Kapitel 5

Wechselwirkung mit Zwerggalaxien

In diesem Kapitel soll der Einfluf} einer um das Milchstraflenzentrum kreisenden Zwerggalaxie auf
die Bahnbewegung und interne Struktur von Kugelsternhaufen im galaktischen Feld untersucht
werden. Dazu soll zunéchst ein selbstkonsistentes Bild der Potentialverteilung in der Milchstrafle
beschrieben (Kap. 5.1) und im Anschlufl daran(Kap. 5.2) das Verhalten von Satellitengalaxien
in diesem Potential diskutiert werden. Teil 5.3 behandelt die dynamische Entwicklung einer
Population von Kugelsternhaufen in diesem Modell und Teil 5.4 fait die Ergebnisse dieses Ka-
pitels zusammen.

5.1 Das Galaxienmodell

Entsprechend den in Kap. 2.1 kurz diskutierten Beobachtungsdaten von Spiralgalaxien, muf} die
Bewegung eines Teilchens in einem realistischen Modell unserer Milchstrafle folgende Einfliisse
beriicksichtigen:

e den galaktischen Bulge, d.h. die Verdickung der galaktischen Scheibe im Milchstraflenzen-
trum,

e die Sterne der galaktischen Scheibe,
e den Gasanteil der galaktischen Scheibe,
e den Dunklen Halo, in den die gesamte Milchstrafle eingebettet ist,

e und dynamische Reibung beziiglich der Hintergrunddichte der oben angefithrten Kompo-
nenten der Milchstrafe.

Wichtige Eichgroen zur Bestimmung der absoluten Werte dieser vier Komponenten sind lokale
Stern- und Gasdichte und der lokale Wert der Rotationsgeschwindigkeit von v, ~ 220 kms™*.
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78 Kapitel 5. Wechselwirkung mit Zwerggalaxien

Der galaktische Bulge:

Die zentrale Verdickung in vielen Spiralgalaxien 148t sich betrachten, als eine kleine Elliptische
Galaxie, die im Zentralbereich der Scheibe angesiedelt ist. Die Dichteverteilung entspricht in
guter Ndherung einem sphérischen de Vaucouleurs-Profil (wenn man die Hinweise aufler acht
1aBt, die auf eine stark triaxiale Balkenstruktur deuten; siehe Kap. 2.1). Fiir das hier ver-
wandte Modell ist die analytisch darstellbare Plummer-Dichteverteilung (Kap 2.3.3, GL. (2.38))
ausreichend, mit Gesamtmasse Mp = 1.5 x 10'° M, und Kernradius rz = 1.5 kpc,
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Das korrespondierende Potential ist demnach,
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@B(r) = —7(1"24_1"%)1/2 y (51)
und die Kraft, die auf einen Koérper (Masse m = 1) wirkt ist,
GM
F(r) = —V&pu(r) = — e (5.2)
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Bild 5.1 gibt eine Darstellung der Dichte (a) und des Potentials (b). Diese sind gegeben in den
Einheiten Mg, pc~2 fiir die Dichte und pc?a=2 ~ 10'2km?s~2 ~ 2 x 10°° erg M' fiir das Potential.
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Abbildung 5.1: a) Dekadischer Logarithmus der Dichte des galaktischen Bulges des Modells. b) Dekadischer
Logarithmus der Potentialverteilung. Die Abbildung zeigt einen Schnitt durch die Rz-Ebene. Das ganze ist
rotationssymmetrisch um die z-Achse. Die zentrale Dichte betriigt 1.06 Mg pc™ 3. Das Potential liegt in den
Einheiten pc?a™? ~ 10*? km?s™? vor.
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Die Sternkomponente der Milchstraflenscheibe:

Beobachtungen von Spiralgalaxien zeigen, dafl die Dichteverteilung in radialer Richtung sehr gut
durch ein Exponentialgesetz beschrieben wird (pr(R) = pse™®/%s), wobei im Falle der Milch-
strafle fiir die Sternkomponente alleine die Werte Rs = 3.5 kpc und ps = 0.82 Mypc 2 gelten
(siehe Gl. (2.55), bzw. Allen 1973, §118 ). Der Verlauf der Sterndichte senkrecht zur galaktischen
Scheibe wird in Abb. 2.6 zwar sehr gut durch ein Gesetz der Form p.(z) « (1 — e */*5)/z wie-
dergegegen, siehe Gl. (2.53), doch sei hier der einfachere Ansatz eines exponentiellen Abfalles
in z-Richtung bevorzugt: p(z) = poe */*s. Auch dieser beschreibt die globalen Eigenschaften
des Potentials gut und hat den Vorteil, analytisch einfacher handhabbar zu sein. Es ist die
Sterndichte in Sonnenumgebung p, = 0.072 Mypc™2 (Allen 1973, §118) und die Skalenhohe
zs = 250 pc. Mit der Gesamtdichte p(R,z) = pr(R) X p.(z) 148t sich nun durch Inversion
der Poisson-Gleichung (2.10) ein Ausdruck fiir das Potential gewinnen. Vermittels der Hankel-
Transformierten’ der Dichte beziiglich R, p(k,z2), ergibt sich das Potential zu (Kuijken & Gil-
more 1989):
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Setzt man die konkrete Form der doppelt exponentiellen Dichteverteilung ein, dann erhilt man

73/2 )\efk‘z‘ — keiAlzl
A2 — k2 ?

®s(R,z) = —4nCGpsk / dkJo(kR) (k* + k?) (5.4)

wobei k = 1/Rs und A = 1/zg jeweils die inversen Skalenldngen sind. Abbildung 5.2 zeigt das
Dichte-Potential-Paar der Sternkomponente der galaktischen Scheibe in logarithmischer Dar-
stellung. Man erkennt in (a) gut den doppelt logarithmischen Verlauf der Dichte.

Die Kraft auf eine Einheitsmasse m = 1 ergibt sich durch Differentiation, F = —V®. In
zylindrischen Koordinaten (sign(z) bezeichnet des Vorzeichen von z) erhélt man:
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Fr(R,z) = —4nGpsk / kdkJ,(kR) (k2 + k2)°/* 25 o kf (5.5.)
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F.(R,z) = —4nGpsk / dkeJy(kR) (k2 + k%) ° kXsign(z) — 55— (5.5.b)
0

Aufgrund der Rotationssymmetrie ist F, = 0.

Eine analytische Darstellung dieser beiden Integrale existiert nicht und so miissen sie nume-
risch gelost werden. Dieses Kapitel behandelt die Wechselwirkung von Satellitengalaxien mit

"Die Hankel-Transformierte einer Funktion f(z) ist f(k) = fooo zdzJo(kz) f(z), mit Jo, der Bessel-Funktion
erster Gattung 0-ter Ordnung (Bronstein & Semendjajew 1979).
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Abbildung 5.2: a) Dekadischer Logarithmus der Dichte der Sternkomponente der galaktischen Scheibe. b)
Dekadischer Logarithmus der Potentialverteilung. Die Abb. zeigt einen Schnitt durch die Rz-Ebene. Das ganze
ist rotationssymmetrisch um die z-Achse. Dichte in Mg pc™2 und Potential in pc?a™2 ~ 10?km?s™2.

Kugelsternhaufen der Milchstrafle. Beide bewegen sich dabei im galaktischen Potential. Zur
Berechnung der Trajektorie der Satellitengalaxie integriert man Gl.’n (5.5.a,b) jeweils numerisch.
Fiir die Population der Kugelsternhaufen (um die statistische Aussagekraft zu vergrofiern umfaft
diese in maximalen Rechnungen 25000 Objekte) wire ein solches numerisches Losungsverfah-
ren viel zu zeitaufwendig. Darum wird die Kraft auf einen Kugelsternhaufen nach folgendem
Schema quasianalytisch approximiert:

Bei der Berechnung der Kraft in radialer Richtung geht man zunéchst von der Annahme aus,
daBl der Kugelsternhaufen sich nur in kleinen galaktischen Hohen aufhilt (tatsdchlich ist die
Anfangsbedingung ja z = 0). Gleichung (5.5.a) wird fiir z = 0 integriert und als Tabelle
abgelegt, so dafl man F fiir jeden Kugelsternhaufen einfach durch Nachschlagen erhélt.

Die Kraft in z-Richtung kann man wieder durch Betrachtung der Poisson-Gleichung (2.10),

(5.6)
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gewinnen. Mit der Definition einer héhenabhingigen Oberflichendichte X(z) = [~ d2'p(z')
ergibt sich,

1 [ ,10RF
|F.(R,2)| = 27G5(2) + §/dz'— L

R IR (5.7)

R

Der letzte Term 148t sich durch die Oort’schen Konstanten (siehe MB, Kap. 8-1) ausdriicken:
R7'0g(RFR) = 2(A% — B*)'; er kann fiir Galaxien mit flachen Rotationskurven in kleinen Héhen
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vernachlissigt werden. Fiir unsere Milchstrafe gilt A = 16 £ 3kms™ und B = —12 4+ 4kms™!
(MB, Kap. 8-1). Damit ist 2(A%> — B?) ~ 10> km?s ? <« 9F./0z ~ 10° km?s 2 fiir M = 1.
Beim Einsetzen der doppelt exponentiellen Dichteverteilung p(R,z) = pse ™/Rse~I#l/2s ergibt
sich schlieBlich,

| F.(R,2)| = 4nGzgpg e T/ s [1 — e_lzl/zs] . (5.8)
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Abbildung 5.3: Vergleich der Kraft in z-Richtung der vollstindigen Losung (5.5.b) der Poisson-Gleichung und
der approximativen Losung (5.8). In a) und b) erkennt man die radiale Abhangigkeit. Die gestrichelte Linie in
b) nihert das relative Verhéltnis der beiden Lésungen als lineare Funktion. Diese kann als Korrekturfaktor der
approximativen Lsung verwandt werden. In c) und d) ist die Abhéingigkeit von der galaktischen Hohe dargestellt,
bei R = Rp. Man erkennt deutlich den Fehler den man durch Vernachlissigung des Termes 2(A% — B?) |z| in
Gl. (5.7) macht.



82 Kapitel 5. Wechselwirkung mit Zwerggalaxien

Bild 5.3 zeigt einen Vergleich der Berechnung von F. nach Gl. (5.5.b) und (5.8). In a) und b)
sieht man, daB Gl. (5.8) eine ganz gute Approximation fiir den interessanten Bereich R 2 3kpc
darstellt. Die Giite der N&dherung 148t sich erh6hen, wenn man den analytischen Ausdruck (5.8)
mit der linearen Korrektur f(R) = (1.05 — 0.005 R) ™' (gestrichelte Linie) multipliziert. Weiter
erkennt man in c) und d), daB bei R = R, die tatsichliche Kraft bis in Héhen von z < 500 pc
gut approximiert wird. Fiir gréflere z sieht man deutlich den Einfluf} des Termes 2(A? — B?) |z
in GL. (5.7).

Der Gasanteil der galaktischen Scheibe:

Analog zu der Sternkomponente der Scheibe geht man auch beim Gas von einer doppelt ex-
ponentiellen Dichteverteilung aus, p(R, z) = pge~F/fee~I?l/2¢  Allerdings ist die Massendichte
geringer: pg = 0.48 Mypc~3, was bei Rg = Rs = 3.5 kpc in Sonnenumgebung zu einer Gas-
dichte von p(R,0) = 0.042 Mpc2 fiihrt (Allen 1973,§118). Das Gas der Milchstrafie ist stark
in der galaktischen Ebene konzentriert, so dal die vertikale Skalenhohe klein ist, zg = 0.125kpc.
Bei der Berechnung der Krifte verfihrt man wie bei den Sternen. Fiir die Kugelsternhaufen
wird F tabelliert und F. analytisch approximiert, fiir die Zwerggalaxie werden Gl.’n (5.5.a,b)
vollstdndig integriert.

In Abb.5.4 findet man wieder Dichte und Potential des Gases der galaktischen Scheibe darge-
stellt.
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Abbildung 5.4: a) Dekadischer Logarithmus der Dichte der Gaskomponente der galaktischen Scheibe. b) De-
kadischer Logarithmus der Potentialverteilung. Die Abb. zeigt einen Schnitt durch die Rz-Ebene. Das ganze ist
rotationssymmetrisch um die z-Achse. (p in Mg pc 2 und ® in pcfa? ~ 1012km2s72)

Der Dunkle Halo:

Mit den bisherigen drei Komponenten hat man die wichtigsten sichtbaren Bestandteile der Milch-
straBe beriicksichtigt. Berechnet man daraus die Rotationskurve, so stellt man fest, daf} die sich
ergebende Rotationsgeschwindigkeit viel zu klein ist, verglichen mit der beobachteten. Es muf}
also noch weitere Materie in der Milchstrae geben. Da diese nicht leuchtet (sonst wére sie schon
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beobachtet worden), nennt man sie Dunkle Materie. Aus der Konstanz der Kreisgeschwindig-
keit, v? = rd®/dr = GM(r)/r = const., folgt M(r) o< r und damit fiir die Dichte, p(r) oc r 2.
Der Dunkle Halo hat also eine dhnliche Dichteverteilung wie eine isotherme Sphére (Kap. 2.3.4).
Vernachlissigt man eine eventuelle Abflachung des Halos, d.h. nimmt man sphérische Symmetrie
an, dann erhilt man folgendes Dichte-Potential-Paar:

v _
pu(R,2) = () (B + 2 + RY)™ (5.9.0)
1
by(R,z) = ivfl In (R? + 2° + R}) (5.9.b)

Die Grofle vy hdngt mit dem Beitrag des Halos zur Rotationsgeschwindigkeit in Sonnenumge-
bung v.y zusammen, vj; = v’ (R2 + Rj)/R2. Die Wahl des Kernradius ist Ry = 2.5kpc. Mit
ve = 170km s~ folgen als Massendichte im Zentrum und in Sonnennihe, pg (0) = 0.09M,pc~3,
bzw. pg(Rs) = 0.013 Mypc—2. Der Wert v,z = 170 kms™! ergibt sich, will man in Sonnennihe
die gemessene Rotationsgeschwindigkeit von v. = 220 kms™' reproduzieren. Die Anpassung
der so erzeugten Rotationsgeschwindigkeit an die gemessene ist das einzige Bindeglied zwischen
Beobachtung und Modell.

Abbildung 5.5 gibt wieder das Dichte-Potential-Paar an.
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Abbildung 5.5: a) Dekadischer Logarithmus der Dichteverteilung des Dunklen Halos. b) Dekadischer Logarith-
mus der dazugehorigen Potentialverteilung. Die Abb. zeigt einen Schnitt durch die Rz-Ebene. Das ganze ist
rotationssymmetrisch um die z-Achse. (p in Mg pc 2 und ® in pcfa? ~ 1012km2572)

In Abb. 5.6 sei fur die vier Hauptbestandteile des Modells (Bulge, Gas- und Sternscheibe und
Halo) der Verlauf der radialen Kraft Fir als Funktion von R (a), der Verlauf der vertikalen Kraft
F. als Funktion der galaktischen Hohe z (b) und die Rotationskurve v2? = R Fj (c) dargestellt.
Abb. 5.7 schliefilich ermdglicht einen direkten Vergleich des Dichte- und Potentialverlaufes ent-
lang der Achse vom galaktisches Zentrum zur Sonne (also fir z = 0).



84 Kapitel 5. Wechselwirkung mit Zwerggalaxien

2.5

2.0

1.5

Bulge
1.0

Fe in 10" Mopc/a®

Halo

0.5

Sterne

Gas -
0.0 : : ; i . : : i : " " T : n : ! : : :

0.3

0.2

Halo

0.1

F, in 10" Mepc/a®

Sterne

Gas Bulge

0.0 : . . I . . . I . . . | . . . |

o
Do
~
o
oo
—
o

250

200

Ve in km/s
—
o
o)

Gas

o
Do
~
o
oo
—
o

R in kpc

Abbildung 5.6: Verlauf Fr (a) und F. (b) als Funktion des Radius (bei z = 0), bzw. der galaktischen Hohe
(bei R = Rg), fiir die vier Hauptbestandteile des Galaxienmodells. Die Rotationskurve ist in (c) wiedergegeben.
Die dicke Linie stellt jeweils die Summe der vier Komponenten dar.
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Abbildung 5.7: a) Vergleich der Dichten der vier Bestandteile des Galaxienmodells entlang der R-Achse fiir
z = 0. b) Dasselbe fiir die Potentialverteilung, normiert auf den Wert ® = 0 fiir R = 10kpc. Die Dicke Linie ist
jeweils die Summe der vier Komponenten.

Die dynamische Reibung:

FEine realistische Beschreibung der Bewegung von Objekten in der Milchstrafle mufl den Ef-
fekt der dynamischen Reibung gegen die Hintergrunddichte der galaktischen Materieverteilung
beriicksichtigen. Chandrashekhar (1942) war der erste, der die Kraft auf einen Korper berech-
nete, der sich durch ein Medium der homogenen Dichte p bewegt. Sind die Geschwindigkeiten
der Hintergrundteilchen mit Masse m Maxwell-verteilt (Gl (2.42)) mit Dispersion o, dann ergibt
sich die Reibungskraft auf den Korper M als,

47 In A G*pM?

2 2
S erf(x) — Xy, (5.10)
v

FR(r7 V) = \/7—1_

Die Gleichung gilt im Limes M > m und die rdumliche Verteilung der Hintergrundteilchen
ist in der Dichte p zusammengefat. Der dimensionslose Parameter x = v/(v/20) gibt das
Verhéltnis von Objektgeschwindigkeit v zur typischen Geschwindigkeit der Hintergrundteilchen
V20 an. Die Funktion erf(z) ist das GauB’sche Fehlerintegral: erf (z) = 2/v/x [; e~* dt (Grad-
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shteyn & Ryzyik 1965, §8.25). Die Grofle In A ist der Coulomb-Logarithmus. Er beinhaltet die
Grenzen, bei denen die in Gl (5.10) verwandten N#dherungen zusammenbrechen. Es ist

A= T o , (5.11)

wobei der maximale Stoparameter b,,,, durch die Dimension des Systems bestimmt ist und der
minimale Stoparameter b,,;, erreicht wird, wenn die Geschwindigkeitsinderung Av (errechnet
sich nach den Formeln (3.9.a,b)) des gestreuten Hintergrundteilchens m < M in die Gréfenord-
nung der Geschwindigkeit v kommt, b,,;, = GM/v?. Die Kraft auf den Kérper ist proportional
zum Quadrat der Masse, d.h. je massiver das Objekt, desto schneller verliert es Drehimpuls und
desto schneller fillt es dem galaktischen Zentrum zu.

Mit diesen fiinf Anteilen zur Kraft sind die wichtigsten Einfliisse auf die Bewegung eines Teil-
chens im galaktischen Feld erfait. Das hier vorgestellte Potentialmodell der Milchstrale beruht
im wesentlichen auf der Ergebnissen einer Semesterarbeit an der University of Illinois (Kles-
sen 1991). Das Modell beschreibt unsere Galaxie, wie sie sich zum heutigen Zeitpunkt darstellt.
Zur Zeit der Entstehung der Kugelsternhaufen waren die Verhéltnisse sicher verschieden, speziell
die Relation von Gas zu Sternen war anders, da sich im Laufe der Sternentstehungsgeschichte
der Milchstrafle viel Gas in Sterne umwandelte. Auch kann ein Teil der heute beobachteten
Materie erst durch Akkretion erworben worden sein, viele Indizien sprechen fiir dieses Bild
(z.B. Harris 1994 fiir eine Untersuchung der Halosterne, Zinn). Dennoch sollte das grobe Bild
der Materieverteilung in der Milchstrafle innerhalb der letzten 10'° Jahren gleich geblieben und
hier addquat erfa3t worden sein.

5.2 Verhalten einer Zwerggalaxie im galaktischen Potential

Um den Einfluf} einer Zwerggalaxie auf die Kugelsternhaufenpopulation der Milchstrafle sinn-
voll diskutieren zu konnen, ist es ratsam zunéchst die dynamische Entwicklung der Satelliten-
galaxie im galaktischen Feld alleine zu untersuchen. Abbildung 5.8 zeigt diese Entwicklung
fiir eine Zwerggalaxie mit M = 10'° M., was grob einem zwanzigstel der Masse der Milch-
strafe entspricht. Sie ist dargestellt durch ein Plummer-Dichteprofil (Gl. (2.38)) mit Kernradius
ro = 500 pc und einem anfénglichen Abschneideradius von r. = 5kpc. Die Zwerggalaxie besteht
in dieser N-Ké&rper-Simulation aus 10 000 Teilchen. Die Anfangsposition ist bei R = 14 kpc und
z = 0 kpc, also in der galaktischen Ebene, mit Anfangsgeschwindigkeit v = 200 kms~! e. senk-
recht zur Scheibenebene. Man erkennt deutlich, dal der Satellit durch die Gezeitenkrafte der
Galaxie in hohem Mafle Sterne verliert, die filamentartige Strukturen bilden. Diese 16sen sich
aufgrund der differentiellen Rotation immer mehr auf und bilden schliellich einen diffusen, aus-
gedehnten Halo scheibenférmiger Gestalt. Der Massenverlust des Satelliten erfolgt vorwiegend
iiber dessen Auflenbereiche, da hier der relative Einfluf} der Galaxie am gréften ist. Man kann
seinen Kernbereich bis etwa 1.5x10°a verfolgen. Dann 16st auch er sich innerhalb kurzer Zeit auf,
weil er den zentralen Gebieten der Milchstrale zu nahe gekommen ist. Nach 1.2 x x10° Jahren
hatte er bereits etwa 50 % seiner Masse verloren. Die Sterne der Zwerggalaxie bilden schlieflich
eine ausgedehnte scheibenférmige Struktur, wie sie typischerweise in dieser Art von Rechnungen
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Abbildung 5.8: Entwicklung einer Satellitengalaxie im galaktischen Feld. Die Zwerggalaxie ist zu Beginn
dargestellt als Plummer-Sphire mit Masse M = 10'° My, Kernradius 7o = 500 pc und Abschneideradius von

re = 5 kpc, ist also relativ massiv und kompakt. Anfangsposition und -geschwindigkeit sind x;»:;: = (14kpc, 0,0)

und Vinit = (0,0, +200kms™ ).
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Abbildung 5.9: Entwicklung einer Satellitengalaxie im galaktischen Feld. Die Zwerggalaxie ist nun anfanglich
dargestellt als Plummer-Sphire mit Masse M = 10° My bei Kernradius 7o = 500 pc und Abschneideradius von
re = 5 kpc. Damit ist sie verh&ltnismé&fig klein und diffus. Anfangsposition und -geschwindigkeit sind wieder
Xinit = (14kpc,0,0) und v;ni; = (0,0, 4200 kms™?).
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erhalten wird (z.B. Hernquist & Quinn 1993), von etwa 20 kpc Lénge in radialer und 5 kpc in
vertikaler Richtung. Diese Scheibe steht aufgrund der Wahl der Anfangsgeschwindigkeit senk-
recht auf der eigentlichen Ebene der Milchstrafle. Die verschiedenen Teile der Abbildung zeigen
die Entwicklung der Zwerggalaxie in der Sicht auf deren Bahnebene. Die letzten beiden Bilder
stellen den sich einstellenden stationiren Zustand nach 7 x 10° a dar, einmal mit Blick auf die
Scheibe und dann von der Seite.

Die néchste Abbildung (5.9) behandelt bei sonst gleichen Anfangsbedingungen die Akkretion
einer um den Faktor zehn kleineren Satellitengalaxie. Sie hat Masse 10° M, ist also bei gleichem
Kernradius 7y = 500 pc relativ diffus und storanfillig. Die gesamte Zwerggalaxie wird von den
Gezeitenkriften immer mehr in die Lange gezogen und bildet eine schleifenartige Struktur, die
sich iiber mehrere Bahnperioden erstreckt, bevor sie durch die differentielle Rotation immer
mehr verwaschen wird und schliefllich eine diffuse toroidale Struktur bildet. Die Stérke der
dynamischen Reibung skaliert mit den Quadrat der Masse. Dadurch ist der Abstand der Zwerg-
galaxie zum Milchstraflenzentrum noch sehr grof, wenn sie sich vollsténdig aufgelost hat und die
sich einstellende Sternverteilung besitzt dort nur geringe Dichte, sie dhnelt einem flachgedriick-
ten, diffusen Torus. Ein weiterer Unterschied zum Endzustand im vorherigen Beispiel ist die
geringere Skalenldnge dieser Struktur. Der Zustand hier ist dynamisch kélter.

Es stellt sich die Frage, wie astrophysikalisch relevant die hier betrachteten Anfangsbedingungen
Xinit = (14kpc,0,0) und v;,;; = (0,0,+200kms™!) sind. Die Anfangsbedingungen sind so
gewéhlt, daB der Satellit auf seinen ersten Durchgingen durch die galaktische Ebene die Rand-
bereiche der optischen Scheibe trifft. Sehr diffuse Systeme héitten sich auf ihrer Spiralbahn
dem galaktischen Zentrum entgegen bereits vorher aufgelost und konnten zur Scheibenheizung
nichts beitragen. Man beobachtet in der Milchstraie einen solchen Fall, bei dem sich eine Sa-
tellitengalaxie am Rande der optischen Scheibe im letzten Stadium ihrer Auflésung befindet
(Ibata et al. 1994). Nur sehr massenreiche und kompakte Objekte kénnen bis in die inneren
Bereiche der galaktischen Scheibe vordringen und dort effektiv heizen.

5.3 Einflufl einer Satellitengalaxie auf die Kugelsternhaufenpo-
pulation der Milchstrafle

Dieses Kapitel untersucht nun den Einflul einer akkretierenden Satellitengalaxie auf das dyna-
mische Verhalten von Kugelsternhaufen. Ziel ist es, den Anstieg der kinematischen Dispersion in
z-Richtung der Gesamtheit der Kugelsternhaufen zu berechnen, gleichzeitig mit dem Zuwachs
der inneren Energie jedes einzelnen Haufens, sprich der internen Geschwindigkeitsdispersion.
Aus dem Vergleich der Ergebnisse dieser Rechnungen mit den Beobachtungsdaten, kann man
Grenzwerte fiir die Masse der akkretierten Satelliten gewinnen und Aussagen {iber deren Kom-
paktheit ableiten.



90 Kapitel 5. Wechselwirkung mit Zwerggalaxien

5.3.1 Vorgehensweise

Um statistisch signifikante Werte zu erhalten, wird die betrachtete Population von Kugel-
sternhaufen der Milchstrafle von den 140 beobachteten auf die astrophysikalisch vo6llig unrea-
listische Zahl von 25000 Mitgliedern erhéht. Diese 25000 Testhaufen werden in den Simu-
lationsrechnungen jeweils durch ein Punktteilchen der Masse des Standardkugelsternhaufens
(M =1.03 x 10° M) dargestellt und zufillig iiber die galaktische Ebene verteilt. Thr minimaler
Abstand zum Zentrum betrdgt dabei 2kpc — Kugelsternhaufen, die bei geringeren Radien ent-
stehen, wiirden innerhalb von weniger als 10!° Jahren durch die starken Gezeitenkréfte zerstort
werden (Chernoff & Shapiro 1987, Chernoff & Weinberg 1990) — und der maximale 10 kpc — was
etwas weniger ist als der Rand der optischen beobachtbaren Scheibe. Sie bewegen sich in dem
Modellpotential der Milchstrafle, das in Kap 5.1 beschrieben ist anfinglich auf exakten Kreis-
bahnen (v, ~ 220kms~'). Auf die Kugelsternhaufen wirkt neben den Kriften der Muttergalaxie
der Einflufl des Storpotentials einer Satellitengalaxie, die sich ebenfalls in dem Modellpotential
bewegt. Auf diese wirkt zusétzlich noch dynamische Reibung, die sie im Laufe der Zeit auf
Spiralbahnen ins galaktische Zentrum fallen 148t. Die Zwerggalaxie ist dargestellt als starrer
Koérper mit einem Plummer’schen Dichteprofil. Das Stérpotential wird somit nach Gl. (2.37)
beschrieben; der Kernradius ist auf R, = 500 pc fixiert und die Masse betrigt 10° M, bzw.
10'° M, je nachdem ob man einen massiven und kompakten oder einen leichten und diffusen
Satelliten betrachtet.! Die sich ergebenden Trajektorien von Satellit und Testteilchen werden
nach einem Leap-Frog-dhnlichem Schema (sieche Anhang C.2.3) mit variablen Zeitschritten in-
tegriert. Um eine Abschitzung fiir das Anwachsen der internen Geschwindigkeitsdispersion der
Haufen zu gewinnen, werden bei jedem nahen Vorbeiflug des Satelliten an einem Kugelstern-
haufen zum Zeitpunkt des geringsten Abstandes Stoparameter b und Stoflgeschwindigkeit v
bestimmt und aus einer Tabelle der entsprechende Wert von Ao /o entnommen. So kann man
das Anwachsen der inneren Energie jedes Haufens verfolgen. Nahe bedeutet hier Stoparameter
b kleiner als 1007, = 3370 pc.

Mit diesem Vorgehen 148t sich das Aufheizen einer anfinglich diinnen Scheibe (alle Kugelstern-
haufen haben z = 0 als Anfangswert) gut studieren. Aufgrund der groflen Zahl an Testteilchen
lassen sich Verdnderungen in der Dispersion sowohl rdumlich als auch zeitlich gut auflésen.

5.3.2 Impulsapproximation bei massiven ausdehnten Stérern

Um den Parameterraum moglichst vollstindig zu erfassen, verwendet man wie in Kap. 4 die
Impulsapproximation. Abbildung 5.10 zeigt die Werte fiir die relative Dispersionsdnderung
(0 finat — Oinit) /Oinit und die Erhohung der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avgp fiir den Fall einer
massiven Satellitengalaxie, also fiir M = 10'° M. Die Parameter sind dieselben wie in Abb. 4.16,
bzw. Abb 4.17, bis auf die gedinderte Masse und Ausdehnung des Storkorpers. Dieser ist nun

'Die Beschreibung des Satelliten als starren Korper mit konstanter Masse ist angesichts seines Massen-
verlustes im Gezeitenfeld der MilchstraBe (siehe Kap. 5.2) sicherlich zunéichst unzureichend und fiithrt zu
einem zu starken Anstieg der Geschwindigkeitsdispersion der Population der Kugelsternhaufen. Innerhalb
des fiir diese Diplomarbeit angesetzten Zeitrahmens konnte eine entsprechende Korrektur der effektiv zur
Scheibenheizung beitragenden Masse nicht mehr vorgenommen werden und bleibt weiterfithrenden Studien
vorbehalten.
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Abbildung 5.10: Relativer Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion (0 finai — Ginit)/Tinit (durchgezogene Linie)
und Anstieg der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avsp im StoB (gepunktete Linie, Angaben in kms™') . Berechnung
erfolgt mit der Impulsapproximation (Kap. 3.2). b ist der StofSparameter, normiert auf den Gezeitenradius r; des
Kugelsternhaufens und vy die Relativgeschwindigkeit des schwarzen Loches. Der Storkorper entspricht einer
Plummersphire mit Gesamtmasse M = 10'° Mg und Kernradius ro = 500 pc.

keine Punktmasse mehr, deshalb wandert das Maximum des Zuwachses der inneren Energie
des Kugelsternhaufens von kleinen Stofiparametern b/r; ~ 0 in den Bereich 5 S b/r; S 20. Der
Kernradius der Plummersphére 7y = 500 pc entspricht dabei dem Wert b/r; ~ 15. Insgesamt
sind die Energieiibertrige im iiberwiegenden Teil des Parameterbereiches gréfier als im Fall von
schwarzen Lochern, was aus der erheblich gréfleren Masse des Zwerggalaxie resultiert. Jedoch
ist der maximale Wert von (0 tinat — Ginit)/Tiniz in dem Streifen 5 Sb/r, S20 mit ~ 0.1 wesentlich
kleiner das Maximum in Abb. 4.16, das bei ~ 2 liegt. Dies ist eine Folge der grolen Ausdehnung
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Abbildung 5.11: Relativer Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion (0 final — Ginit)/Tinit (durchgezogene Linie)
und Anstieg der Schwerpunktsgeschwindigkeit Avsp im Stof8 (gepunktete Linie, Angaben in kms™') . Alle Para-
meter sind gewihlt wie in Abb. 5.10, nur die Masse der Satellitengalaxie betrigt M = 10° M. Die schraffierten
Kreise stellen die Parameterpaare dar, fiir die N-Korper-Rechnungen durchgefiithrt wurden.

der Satellitengalaxie im Vergleich zum Kugelsternhaufen. Wie in Kap. 4.4 gezeigt wurde, sind es
gerade diese nahen Stofiprozesse mit b ~ 0, die den Hauptteil des Energiezuwachses eines Kugel-
sternhaufens auf seiner Bahn durch die Milchstrafle ausmachen. Man kann hier schon erkennen,
daB} sich insgesamt die innere Energie des Haufens durch die Wechselwirkung mit akkretieren-
den Satelliten nicht so effektiv erhohen 1&48t. Sehr effektiv ist hingegen die Beschleunigung des
Schwerpunkts des Haufens, diese kann in einem einzigen Stofl einen Geschwindigkeitszuwachs
von Avgp 2, 150km s~ bewirken, ohne grofien Einflul auf die innere Entwicklung zu nehmen.
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Abbildung 5.11 stellt die analoge Parameterstudie fiir eine Satellitengalaxie mit Masse M =
10° M, dar. Man erkennt, der Energieiibertrag ist verglichen mit Abb. 5.10 bedeutend kleiner;
ansonsten gleichen sich die Verteilungen von (0 ina —init)/Finit und Avgp in beiden Féllen sehr.
Die schraffierten Kreise stellen die Parameterpaare dar, fiir die eine entsprechende N-Korper-
Simulation erfolgte. Die Gegeniiberstellung beider Methoden zeigt Abb. 5.12. Beide stimmen
innerhalb der Fehlergrenzen gut iiberein. Somit kann die Impulsapproximation auch den Fall
ausgedehnter Storobjekte addquat beschreiben.
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Abbildung 5.12: Vergleich von Impulsapproximation und N-Kérper-Rechnungen fiir die Wechselwirkung einer
Zwerggalaxie mit Masse 10° M und dem Standardkugelsternhaufen bei einer Relativgeschwindigkeit von v =
150 kms~!. Links ist der relative Zuwachs der Geschwindigkeitsdispersion dargestellt und rechts die Anderung
der Schwerpunktsgeschwindigkeit. Die Werte der N-Korper-Simulation sind als ausgefiillte Kreise dargestellt;
durchgezogene Linien zeigen die Impulsapproximation.

5.3.3 Simulationsrechnungen

Die in Kap. 5.3.1 beschriebene Vorgehensweise soll nun angewandt werden auf eine Satelliten-
galaxie der Masse M = 10'° M, und eine statistische Population von 25000 Testhaufen. Die
Zwerggalaxie startet in der galaktischen Ebene (z = 0) bei einem Abstand von R = 14kpc von
galaktischen Zentrum auf einen prograden Orbit mit 45° Inklination zur Ebene. Der Bahnverlauf
ist in Abb. 5.13 wiedergegeben. Durch die Wirkung der dynamischen Reibung fillt die Galaxie
innerhalb von 2 x 10'° Jahren in das Milchstraflenzentrum. Sie wird sich allerdings schon vor-
her, bei t ~ 1.5 x 10! a, aufgrund der starken Gezeitenkrifte in Zentrumsnihe aufgelost haben
(vergl. dazu Abb. 5.8). Nachdem diese Effekte in den hier vorgestellten Simulationsrechnungen
nicht beriicksichtigt werden, sind die Ergebnisse fiir Zeiten groffer als 1.0 — 1.2 x 10? a nicht
glaubwiirdig. Innerhalb dieser Zeit hat die Satellitengalaxie bereits 50 % ihrer Masse verloren.

Die nichste Abbildung zeigt die zeitliche Entwicklung der Geschwindigkeitsdispersion der Ku-
gelsternhaufenpopulation in vertikaler Richtung und in radialer Richtung (Abb. 5.14), jeweils fiir
verschiedene Radien aufgetragen. Der schraffierte Bereich gibt das Zeitintervall an, innerhalb
dessen die dargestellten Werte akzeptabel sind. Fiir gréfiere Zeiten wird der Massenverlust zu
gro} und die Simulationsrechnung liefert zu hohe Ergebnisse. Das Verhiltnis der beiden Ge-
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Abbildung 5.13: a) Trajektorie des Schwerpunkts der Satellitengalaxie. b) Abstand zum Milchstralenzen-
trum als Funktion der Zeit. Anfangsposition und -geschwindigkeit sind xini: = (14kpc,0,0) und vinie =
(0,0,4200kms™"). Bei t = 2 x 10'° a hat die Galaxie das Zentrum erreicht.

schwindigkeitsdispersionen ist in Abb. 5.15 dargestellt. Man erkennt, dafl dieses iiber einen
groflen Zeitraum hinweg im Bereich um 0.5 herum liegt, was sich mit den Beobachtungsda-
ten deckt (z. B. MB §8-2). Wie die Abbildungen zeigen, vermag eine akkretierende Galaxie
der Masse M = 10' M, eine anfinglich kinematisch kalte, also diinne Scheibe sehr effektiv
aufzuheizen. Zum Zeitpunkt ¢ = 10°a stellt sich in Sonnenumgebung eine Dispersion in z-
Richtung von o, ~ 50kms~! ein, was etwas zu hoch ist, verglichen mit den Daten fiir unsere
MilchstraBe (siehe Kap. 2.4). Man erkennt weiter, da§ der Anstieg der Dispersion bei kleineren
Radien erst verzogert eintritt, da die Zwerggalaxie eine gewisse Zeit bendtigt, bis sie durch dy-
namische Reibung so viel Drehimpuls verloren hat, dafl sie bis dorthin vordringen kann. Um
einen Vergleich mit der beobachteten Sternverteilung in Richtung der galaktischen Pole zie-
hen zu konnen, zeigt Abb. 5.16 das sich einstellende Dichteprofil fiir die sechs betrachteten
Radienbereiche zu drei verschiedenen Zeiten. Der Dichteverlauf kann anfinglich durch eine Ex-
ponentialfunktion gendhert werden. Auch hier sind die sich einstellenden Skalenhéhen zu grofl
fiir die Werte unserer Milchstrale. Die Reduzierung der Masse der akkretierenden Satelliten-
galaxie kann diese Diskrepanz beseitigen. Es bleibt allerdings noch abzuschétzen, in welcher
Groéflenordnung der Massenverlust wihrend der Akkretion das Ergebnis beeinflufit.

Schliefllich sei in Abb. 5.17 die Verteilung der internen Geschwindigkeitsdispersion (und damit
der inneren Energie) der Kugelsternhaufen vor dem endgiiltigen Auseinanderbrechen der Zwerg-
galaxie dargestellt. Die Angaben sind auf den urspriinglichen Wert o0;,;; normiert. Liegt oipa
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Abbildung 5.14: Zeitentwicklung der Geschwindigkeitsdispersion in z-Richtung o, (durchgezogene Linie) und in
R-Richtung or (gestrichelt) als Funktion der Zeit, fiir eine Satellitengalaxie der Masse M = 10'° M. Dargestellt
fiir sechs verschiedene Radienbereiche der Breite 500 pc. Die gestrichelten senkrechten Linien geben die Zeitpunkte
an, bei denen die Zwerggalaxie die galaktische Ebene durchtritt.
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Abbildung 5.15: Verhiltnis 0. /or von vertikaler und radialer Dispersion als Funktion der Zeit. Dargestellt fiir
sechs radiale Intervalle der Lénge 500 pc. Die gestrichelten senkrechten Linien geben die Zeitpunkte an, bei denen
die Zwerggalaxie die galaktische Ebene durchtritt.
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nahe bei eins, hat der Haufen kaum innere Energie gewonnen. Ist 0,4 2 1.5, so wird ein rea-
ler Kugelsternhaufen im Verlauf des Akkretionsprozesses einen grofien Teil seiner urspriinglichen
Masse verloren habe, bzw. sich aufgelost haben (abhéngig von seiner galaktischen Position; siehe
4.2). Man sieht, daf} die iiberwiltigende Mehrheit aller Kugelsternhaufen ihre urspriingliche in-
nere Energie beibehalten und der Akkretionsvorgang keine internen Verdnderungen bewirkt hat.
Skaliert man diese Zahlen auf die 140 in unserer Milchstrafie beobachtbaren Haufen zuriick, dann
hétte jeder von ihnen den Scheibenheizungsprozef iberlebt. Im Rahmen der in dieser Arbeit
verwandten Annahmen, kann Akkretion von Satellitengalaxien also galaktische Scheiben sehr
effektiv kinematisch erwarmen.
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Abbildung 5.17: Verteilung der internen Geschwindigkeitsdispersionen der Kugelsternhaufen zum Zeitpunkt
t=12x10"a.

Trotz der in Abschnitt 5.2 diskutierten raschen Auflésung eines akkretierenden, diffusen Satel-
liten der Masse M = 10° Mg, soll an dieser Stelle die Zeitentwicklung der Geschwindigkeitsdi-
spersionen o, und oy bei einem solchen Ereignis kurz dargestellt werden. Die Zwerggalaxie ist
dabei als starrer Korper mit fester Masse dargestellt. Aufgrund der geringeren Masse benétigt
die dynamische Reibung bei ansonsten gleichen Anfangsbedingungen jetzt ~ 10!° Jahre, bis der
Korper das galaktische Zentrum erreicht hat. Die Annahme fester Masse ist astrophysikalisch
unzutreffend, da nach Abb. 5.9 der Satellit innerhalb von ~ 0.5 x 10° Jahren im Gezeitenfeld der
Muttergalaxie weitgehend zerstort wurde. Jedoch kann auch ein kompaktes Objekt dieser Masse
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Abbildung 5.18: Zeitentwicklung der Geschwindigkeitsdispersion in z-Richtung o. (durchgezogene Linie) und in
R-Richtung or (gestrichelt) als Funktion der Zeit, fiir eine Satellitengalaxie der Masse M = 10° M. Dargestellt
fiir sechs verschiedene Radienbereiche der Breite 500 pc.
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nicht die Beobachtungswerte in der Milchstrafle erkldren. Abbildung 5.18 soll dies verdeutlichen.
Ein nennenswerter Anstieg der Dispersion tritt erst nach etwa 4 x 10° Jahren auf (also lange
nachdem der Satellit eigentlich zerstort sein miifite) und selbst am Ende der Simulation haben
die Dispersionen erst etwa ein Viertel des beobachteten Wertes angenommen. Wenn Akkretion
von Satellitengalaxien der dominante Mechanismus zur Erklarung der Dicken Scheibe unserer
Milchstrafle darstellt, dann muf} die minimale Masse eines solchen Korpers wesentlich grofer
sein, als 10° M, und nach dem vorherigen Modell eher nahe bei 10'° M, liegen.

Zum Schluf8 dieses Abschnitts soll noch die Abhéngigkeit des Scheibenheizungsprozesses von
den Bahnparametern der Satellitengalaxie, speziell vom Inklinationswinkel zwischen Orbital-
ebene und galaktischer Ebene, abgeschitzt werden. Dazu werden die Ergebnisse von Simula-
tionsrechnungen fiir eine Zwerggalaxie der Masse M = 10° M, bei verschiedenen anféinglichen
Bahninklinationen verglichen. Abbildung 5.19 zeigt die Werte der Geschwindigkeitsdispersion in
vertikaler und radialer Richtung zur Zeit ¢ = 3 x 10° a, normiert auf o fiir den Inklinationswinkel
¢ = 0°. Im Rahmen der verwandten Nédherungen 148t sich kein genereller Trend feststellen. So
daBl die Antwort auf die Frage nach dem effektivsten Einfallswinkel weiterfithrenden Arbeiten
vorbehalten bleibt.
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Abbildung 5.19: Geschwindigkeitsdispersionen o. (Rauten) und or (Dreiecke) zum Zeitpunkt ¢t = 3 x 10° a bei
der Akkretion eines Satelliten mit Masse M = 10° Mg als Funktion des Inklinationswinkels ¢ der Bahn relativ zur
galaktischen Ebene. Die Angaben sind normiert auf den Wert von o, fiir 1 = 0°.

5.4 Zusammenfassung der Ergebnisse und weitergehende Uber-
legungen

In diesem Kapitel wurde dargestellt, wie man die Akkretion einer Satellitengalaxie auf die
Scheibe der Milchstrafle beschreiben kann und wie sich ein solcher Vorgang auf eine kinematisch
kalte Scheibenpopulation von Kugelsternhaufen, die hier stellvertretend fiir die entsprechenden
Sternkomponenten stehen, auswirkt. Es wurde gezeigt, daBl der Einfall einer Zwerggalaxie eine
galaktische Scheibe sehr effektiv aufheizen kann. Um die Beobachtungsdaten unserer Milchstrafle
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reproduzieren zu konnen, bedarf es dabei eines sehr kompakten Satelliten von etwa der Masse
der Grofilen Magellan’schen Wolke: M < 10'° M. Ein solches Ereignis beeinfluit die interne
Struktur von Kugelsternhaufen kaum; sie werden durch die Akkretion nicht zerstért. Aufgrund
dieser Tatsache lat sich aus der Messung der internen Dispersion der etwa 140 Kugelsternhaufen
in der Milchstrafle dieser Prozef nicht einschrinken.

Die Simulationsrechnungen dieses Kapitels bestdtigen, dal Masse und Kompaktheit die
wichtigsten Parameter sind, die die Effizienz dieses Scheibenheizungsprozesses bestimmen. Zum
einen, vermag eine massearme (M < 10° M) Satellitengalaxie eine dynamisch kalte galaktische
Scheibe nicht geniigend aufheizen, um die gemessenen Skalenhthen zu erkldren, selbst wenn
man sie als kompakten und starren Korper beschreibt. Zum anderen wiirde eine Zwerggalaxie
dieser Masse und realistischer Ausdehnung (Kernradius 7, ~ 500 pc) innerhalb kiirzester Zeit
im Gezeitenfeld der Milchstrafle zerrissen werden und kénnte keinen nennenswerten Impuls auf
die galaktische Scheibe iibertragen. Ist die Zwerggalaxie zu massiv (M > 10'° M) und gleich-
zeitig kompakt — nur dann kann ihr Kernbereich einige Rotationsperioden als ganzes iiberleben
— findet zu starker Energieiibertrag statt und die Scheibe bldht sich zu sehr auf. Will man
die Daten unserer Milchstrafle reproduzieren, ergeben sich in den hier vorgestellten Modellen
Werte fiir die Masse von M S 10'° M, bei einem Kernradius von 7, ~ 500 pc. Da in den Simu-
lationsrechnungen die Abnahme der Masse durch Gezeitenkréfte nicht beriicksichtigt wurden,
sind diese Angaben mit einer gewissen Unsicherheit behaftet. Weitergehende Untersuchungen,
die den Rahmen dieser Diplomarbeit gesprengt hitten, werden diese Effekte jedoch beriicksich-
tigen und verlaflichere Werte liefern. Es ist abzusehen, dafl die korrekte Beschreibung dieses
Massenverlustes die von den Beobachtungsdaten erlaubte Anfangsmasse des Satelliten erhhen
wird.

Neben diesen beiden Parametern ist auch der anfingliche Zustand der galaktischen Scheibe
eine wichtige Grofle. Eine schon kinematisch warme Verteilung von Sternen kann durch den
Akkretionsprozef nur noch ungeniigend weiter aufgeheizt werden. Die Effizienz des Mechanismus
steigt, je kilter die Scheibe zu Beginn ist. Dies macht mehrfache Akkretion massearmer Klumpen
eher unwahrscheinlich und bevorzugt den Einfall eines einzigen Satelliten von etwa der Masse
der Groflen Magellan’schen Wolke.

Der Einflufl der Bahnparameter der Zwerggalaxie auf diesen Mechanismus lief} sich im Rahmen
dieser Arbeit nicht eindeutig kldren. Der Vergleich der sich einstellenden Geschwindigkeitsdi-
spersionen bei verschiedenen Inklinationswinkeln der Bahn erlaubt keine klare Aussage. Auch
dies wird eine Aufgabe weiterfithrender Untersuchungen zu diesem Thema sein.

Die Zeitskala, wahrend der der Scheibenheizungsprozefl wirkt (also bis sich der Satellit im Gravi-
tationsfeld der Milchstrale weitgehend aufgelost hat), ist verglichen mit galaktischen Zeitskalen
sehr kurz und betrigt in etwa 10° Jahre. Folgendes Szenario wiire denkbar: Der Satelliteneinfall
heizt die im protogalaktischen Kollaps entstandene diinne Scheibe aus Gas und den sich bis
zu diesem Zeitpunkt gebilden Sternen innerhalb von 10° Jahren auf und erzeugt so eine ausge-
dehnte scheibenférmige Struktur. Da die Relaxationszeit der Sternkomponente weit gréfier ist
als die Hubble-Zeit, behilt sie im wesentlichen die kinematische und chemische Signatur dieser
Struktur bei und wird heute als die Dicke Scheibe bezeichnet. Das Gas vermag effizient Energie
zu dissipieren und fillt in die Ebene zuriick, wo sich in der dynamisch kalten Schicht sukzessive
neue Sterne bilden. Durch stellare Winde und Supernovae wird das interstellare Medium im Lauf
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der Zeit immer stirker mit schweren Elementen angereichert, so dafl diese Sterne immer me-
tallreicher werden. Es entsteht die heutige Diinne Scheibe. Aus Abschétzungen der chemischen
Evolution und des Verlaufs der Sternentstehung in unserer Milchstrafle 148t sich unter diesen
Annahmen moglichweise der Zeitpunkt des Akkretionsereignisses bestimmen.

Die wohl grofite weitergehende Einschrinkung fiir Scheibenheizung durch Akkretion stellt die
Tatsache dar, da auch der Satellit selbst aus Sternen besteht. Wie in Abschnitt 5.2 gezeigt
wurde, bilden die Uberreste der durch die Gezeitenkrifte zerstérten Zwerggalaxie einen weit
ausgedehnten, scheibenférmigen Halo. Abhingig von den Bahnparametern des Satelliten, kann
dieser kinematische Ahnlichkeiten zum intrinsischen Halo der MilchstraBe haben. Untersu-
chungen an Feldsternen in hohen galaktischen Breiten deuten tatsidchlich auf eine solche duale
Struktur hin (z. B. Norris 1994). Die zur effektiven Scheibenheizung notige Masse einer Sa-
tellitengalaxie scheint allerdings gréfler zu sein als, die Gesamtmasse aller Halosterne. Dieses
Problem setzt dem Akkretionsereignis eine weiter Grenze. Wie streng diese Beschridnkung ist,
ist das Ziel weitergehender Untersuchungen.



