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Abstract

Gravitativer Ein uss eines Begleitsterns auf LBV-Nebel:

Die Bildung der bipolaren Struktur sowie deraquatorialen Scheibe gibt bei Carinae und

anderen LBVs immer noch Ritsel auf. In dieser Arbeit soll nun untersucht werden, in wie
weit der reine gravitative Ein uss eines Begleitsterns daf verantwortlich sein kann. Dazu

wird nach einer allgemeinen Einfhrung mber LBVs und Carinae die numerische N-Body-
Integration mit dem Runge-Kutta-Verfahren vorgestellt, sowe dessen Test am pythag@ischen

3-Kerper-Problem ausdihrlich diskutiert.

In den anschlie end gezeigten Simulationen wird sich als Ergeis jedoch herausstellen, dass
die Mitwirkung eines Begleitsterns nicht der Grund éir die beobachteten Strukturen sein kann
und dessen Ein uss im Allgemeinen eher gering ist. Stattdessen zesgch aber, dass es zu einer
signi kanten Erh ehung der Exzentrizimt kommt, falls in einem eruptiven Ausbruch eine gro e
Menge von Sternmaterie abgegeben wird, womit zum Beispiekdiermutete hohe Exzentrizigt
von Carinae von bis zu 0.95 erldrt werden kann.

Gravitational in uence of a Companion Star on LBV Nebulae:

The creation of the bipolar structure of LBV nebulae as well ashe equatorial disc is still
a mystery for Carinae and other LBVs. This thesis analyses the extent to whicthé pure
gravitational forces of a companion star in uence the formabn of the LBV nebulae and the
equatorial disc. Following a general discussion of LBVs andCarinae, the numerical N-Body-
Integration is introduced through the Runge-Kutta-Method A test of this method is further
discussed in detail in the Pythagorean 3-Body-Problem.

The following simulation results conclude that the presence @& companion star cannot be
a cause of the observed structures and that the companion starisuence is generally low.
Instead, it is shown that the out ow of a high mass of star matter inan eruptive outburst

increases the eccentricity in a signi cant way. This could expin, for example, the assumed
high eccentricity for Carinae of up to 0.95.
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Notation und Konvention

Wahrend den gesamten Rechnungen wurde durchgehend das Slhgitensystem verwendet.
Nur zur Ausgabe und Darstellung werden vorwiegend die nalichen Einheiten angegeben.

Des Weiteren fanden alle Rechnungemirf die LBV-Doppelsterne, falls nicht anders angegeben,
iIm Schwerpunktsystem aller beteiligten Massen statt. Entsprechd sind auch die Abbildungen
im Schwerpunktsystem. Die verwendeten physikalischen &en, Konstanten und Einheiten mit
ihren Werten und deren Bedeutung sind in den nachfolgenden Gallen 1 und 2 aufgelistet.

Beschreibung Symbol Einheit

Opazitat
Exzentrizitat

Eddingtonlimit

dimensionslos
e dimensionslos
dimensionslos

Leuchtkraft L w
Temperatur T, Te K
Helligkeit my, My, My mag
Koordinaten : Grad ( '")
Winkel : radiant
Intervalll ange, Zeit, Periode ht, T S

Ort, Abstand X, I m
Geschwindigkeit % m=s; km=s
Beschleunigung a m=s?
Drehimpuls L kg m?=s
Impuls p, P kg m=s
Masse m, M kg
Massenverlust M. M =a

Tabelle 1: Physikalische Gp en.

Vi



Beschreibung Symbol Wert Einheit
Lichtgeschwindigkeit c 2:997 92458 1¢° m=s
Gravitationskonstante G 6:67259 10 ** Nm?=kg?
Sonnenmasse M 1:9891 10*° kg
Sonnenradius R 6:96 10° m
Sonnenleuchtkraft L 3:845 10°° W
Astronomische Einheit AE 14959787 10* m
Parsec (1 kpc=1Gpc) pc 3085677610 m

Jahr (1 Tag=86400s) a 31556926 10 S
Elektronenvolt (1keV=10%eV) eV 1602176510 % J

Tabelle 2: Physikalische Konstanten und Einheiten.
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Kapitel 1

Einf shrung und Motivation

Die Beobachtung des Sternhimmels ist gewiss immer sehr fasziarel und in alten Zivilisa-
tionen sogar essentiell gewesen. e®tliche Vemnderungen, an dem ansonsten sehr statischen
Gebilde, sind meistens sehmberraschend und oft Anlass, neue Fragen zu stellen. Diese gilt es
dann durch weitere Beobachtungen und Messungen asén. Eine weitere Mglichkeit besteht

in der Durchfehrung von Simulationen, wie dies in dieser Arbeit bei LBV-Nebelgeschehen
soll, um megliche Theorien und Modelle zu veri zieren oder auszuschi®. Meistens wird es
jedoch so sein, dass diedsung einiger Fragen mindestens genauso viele neue Fragen aftfw

Eine teilweise bereits mit blo em Auge beobachtbare, stark&nderung betri t die Helligkeit
von einzelnen Sternen. Im letzten Teil dieses Kapitels wird sgin Stern, und zwar Carinae,
vorgestellt werden. Bei verschieden gro en Auskchen eanderte dieser Stern seine Helligkeit
oft um mehrere G® enordnungen und ist unter anderem deshalb ein sehr intensiv tansuchtes
Forschungsobjekt, wie sich inblbrigen auch an der Zahl der Vas entlichungen feststellen ksst.

Dieser Stern gebrt zu den LBVs, die im machsten Abschnitt genauer vorgestellt werden sollen.
Eine Besonderheit dieser Sterne ist der Aussto gro er Mengen an é&hmaterie. Interessan-
terweise sind die daraus entstehenden Nebel meistens nicht ksgeimetrisch. Im Fall von
Carinae hat dieser eine bipolare Struktur mit einer weitereaquatorialen Ausstemung. Die Ur-
sache #@r die Entstehung dieser Formen kann bis jetzt noch nicht er&tt werden. Hier soll nun
speziell untersucht werden, ob und falls ja, wie stark, ein Bemtstern die Formgebung mit be-
ein ussen kann. Dabei soll hier von besonderem Interesse sein, wirktdie gravitativen Wech-
selwirkungen eine Rolle spielen. Magnetohydrodynamische Eusse und der Strahlungsdruck
werden dabei erst einmal vernachkksigt. Da bei dem Doppelsternsystem Carinae zuatzlich
eine extreme Exzentriziat festgestellt worden ist, wird dies ein weiterer wichtiger Urrsu-
chungspunkt bei den Simulationen sein. Die Simulationen selbghd deren Randbedingungen
und Vereinfachungen werden in Kapitel 3 aushrlich besprochen. Es wird sich zeigen, dass ein
Begleitstern die Form nicht wesentlichandern wird, jedoch die Ausbache zu den beobachteten
Exzentrizitaten fahren kann. Vorher soll in Kapitel 2 noch einiges zum betigten N-Body-Code
besprochen werden, speziell auch ein Test des Codes am pythaggohen 3-korper-Problem.
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1.1 Was sind LBVs?

Zu einem der beeindruckendsten Sterntyperahlen wohl die Leuchtkeftigen Blauen Vemnder-
lichen { im Englischen Luminous Blue Variables oder kurz LBVse@nannt. Was macht sie aber
so au ergewhnlich? Dazu ein kurzer Aus ug in die Entwicklung der SterneDie grundlegen-
de Eigenschaft von Sternen ist, dass sie massereiche, selbstlemttdeGaskugeln sind, wobei
auch die kompakten Endstadien der Sternentwicklung, wie weiZwerge und Neutronensterne
zu den Sternen geshlt werden, obwohl sie nur auf Grund ihrer Restarme Strahlung abge-
ben. Die Energieproduktion der Sterne geschieht dabei durche Kernfusion der H-Atome im
p-p- oder bei hei eren Sternen vorwiegendber den CNO-Zyklus. Zur Aufrechterhaltung der
Energieerzeugung sind entsprechend hohe Temperaturen sowaddr Dreicke von Noten. Diese
kommen durch die Gravitationskraft zustande, die versucht deistern zusammenzudicken.
Nur der entgegengesetzte Gas- und Strahlungsdruck sowie die Z#agalkraft halt den Stern
dann im hydrostatischen Gleichgewicht. Bei den kompakten Emtadien der Sterne kommt als
weitere entgegengesetzte Druckkomponente der Entartungsdk hinzu. Daraus ergibt sich als
Konsequenz, dass die Sterne eine untere Massengrenze besitzessan. Diese liegt bei etwa
0.1 Sonnenmassen. Darunter gibt es nur noch so genannte Braunee®je, die #r eine kurze
Zeit wber das Deuteriumbrennen eine signi kante Menge an Energegzeugen bnnen.

Andererseits wird bei einer gro en Masse die Energieproduktiagehr hoch sein mssen, um der
Gravitation standhalten zu kennen. Eine obere Massengrenze ist hier jedoch nicht mehr einde
tig festlegbar, denn ab einem Punkt kontrahiert bei der Stemntstehung die kollabierende Masse
mehr oder weniger fortlaufend, ohne einen stabilen Gleichgiehtszustand zu durchlaufen. Des
Weiteren ist noch unklar, wie viel Masse diese Riesensterne durder@enwinde und Ausbeiche
wieder verlieren und somit eine weitere Akkretion verhindernAls etwaige Obergrenze énnen
aus Beobachtungen 120 Sonnenmassen angegeben werden. Steitneoheren Massen wurden
bis jetzt nicht gefunden. Aufgrund des schnellen Energievaduchs ist die Lebensdauer der
massereichen Sterne auch deutlichelkzer als die der Massearmen.

Der Bereich der massereichen Sterne, in dem auch die LBVs vorkoen, wird hier nun von
besonderem Interesse sein. Dazu betrachte man das Herzsprung-ReBsgramm (HRD) aus
Claret (2004) in Abbildung 1.1 genauer. Die Leuchtkraft lody, in Einheiten der Sonnenleucht-
kraft L , ist in Abhangigkeit der e ektiven Ober achentemperatur logle (in K) dargestellt.
Dies ist aquivalent zu einer Auftragung der absoluten bolometrischen Higkeit My, mber den
Spektraltyp. Diagonal in der Mitte verlauft die Alter-Null-Hauptreihe (Zero Age Main Sequenz
ZAMS), die mit zenden der Kernreaktionen den Entwicklungsbeginn der Sternaarkiert. In
der sich anschlie enden Hauptreihenphase verbringen die Sterdann den ge ten Teil (etwa
90 %) ihrer Lebenszeit. Von dort aus ist der weitere Entwickluysweg einiger Sterne mit unter-
schiedlichen Anfangsmassen, die unterhalb der Hauptreihe als Vaehe der Sonnenmasse M
angegeben sind, dargestellt, wobei die Endstadien nicht mitngjetragen sind. Diese Entwick-
lungswege wurdenefr solare Elementmu gkeiten mit Z=0.02 und X=0.70 gerechnet. Dabei
bezeichnet Z die Hu gkeit aller schwereren Elemente (=Metallizi|at) au er Wassersto (X)
und Helium (Y). Die angegebenen -Werte beziehen sich auf hier nicht relevante konvektive
Parameter.

Die weitere Entwicklung hangt nun entscheidend von der angegebenen Anfangsmasse ab. Mas-
searme Sterne, wie unsere Sonneghkn sich am Ende ihres Lebens, nach einigen Milliarden
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Abbildung 1.1: HRD mit Sternentwicklungs-
pfade von Sternen mit verschiedener Anfangs-
masse aus Claret (2004).
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Abbildung 1.2: Wie Abb. 1.1, jedoch
speziell &r Sterne mit hoher Anfangs-
masse aus Schaller et al. (1994).
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Abbildung 1.3: Verteilung von LBVs
und deren Verschiebung im HRD aus
Smith et al. (2004).

Jahren mit Beginn des Schalenbrennens, zu einem Roten Riesehund wandern im HRD zum
asymptotischen RiesenastAsymptotical Giant Branch, AGB). Danach sto en sie ihre Hulle als
planetarischen NebelPlanetary Nebula PN) ab und der innere Teil kontrahiert zu einem Wei-
en Zwerg (White Dwarf, WD). Alle Kernreaktionen sind bis dahin erloschen und nur noch
der Druck des nichtrelativistischen, entarteten Elektronegases verhindert einen Kollaps. Mas-
sereichere Sterne verlassen schon nach einigen Millionen Jathie Hauptreihe und entwickeln
sich zuerst zu Blauen Blue Super Giant BSG) und dann zu RotenUberriesen Red Super
Giant, RSG). Nach einer weiteren kurzen Phase als Wolf-Rayet-StefWR) explodieren sie in
einer Supernova (SN) oder einer noch hypothetischen Hyperno{tdN) und enden als Neutro-
nenstern (NS), meglicherweise Quarkstern oder Schwarzes LodBl§ck Hole BH). Die extrem
massereichen Sterne durchlaufen, ohne in die Rd¥erriesen-Phase zu gelangen, aizlich
eine LBV-Phase, die im Weiteren genauer betrachtet werden sdllorher aber hier noch einmal

die Entwicklungswege zusammengefasst:
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Massearme Sterne (0.1 bis 8...15 NI
ZAMS | AGB ! PN+ WD

Massereiche Sterne (8...15 bis 40...60 WM
ZAMS | BSG! RSG! WR ! SN+ NS

Sehr massereiche Sterne (40...60 bis 120 M
ZAMS ! BSG! LBV ! WR ! SN/HN + BH

Die Massengrenzen (aus Weis 1999) sind allerdings sehr ungenekalnnt. Das liegt zum ge ten
Teil an der nicht bekannten Hbhe des Massenverlustes, die ein Sterralrend seiner Entwick-
lung erfahrt. Wie im Folgenden bei den LBVs zu sehen, beein usst diese, reebder Metallizitat,
die Entwicklung am Swrksten. Die Abhangigkeit von der Konvektion, der Turbulenz und der
Rotation ist dagegen nicht genau genug bekannt um deren Eimsse abschtzen zu lennen,
speziell ob diese mglicherweise zu vernachbksigen sind.

LBV-Phase

Die LBV-Phase durchlaufen nur die sehr massereichen Sterne vonmefjpaltyp O und B (M

50 M ). Sie besitzen damit E ektivtemperaturen von 12 000 bis 30 @K, entsprechend einem
Maximum in der Strahlungsverteilung im Ultravioletten (UV) und einer absoluten Helligkeit
von M 9:0 mag. In Abbildung 1.2 ist dieser Entwicklungsbereich noch eirathgenauer
dargestellt. Im Vergleich zu Abbildung 1.1, ist neben der Abnahen des Wassersto gehaltes
auch der smter durchlaufene Spektraltyp (schra erte Bereiche: WNL, usw) indiziert. Des
Weiteren wurde in dieser Simulation eine doppelte StandardmssenverlustrateM. angenommen.
Fur Details siehe Schaller et al. (1994).

Die Leuchtkraft betragt zu Beginn 16° bis 1 Sonnenleuchtkafte. Zu dieser Zeit der Was-
sersto brennphase ist der Massenverlust durch den Sternenwind schielativ hoch und betragt
10 © bis 10 M pro Jahr. Im Vergleich zur Sonne, mit 10**M =a, ist dies bereits erheblich.
Der Stern bleibt fur etwa 3 Millionen Jahre in diesem Hauptreihenstadium und vedrt eber die
Halfte seiner Masse. Nach demeiiden des Heliumbrennens und Entwicklung zum BSG steigert
sich der Massenverlust, bei etwa gleich bleibender Leuchtkraftis auf 10 M pro Jahr und
der Stern kommt in die LBV-Phase. Hier verliert er noch einmal een Gro teil seiner Masse
in wenigen zehntausend Jahren. Im HRD entspricht dies dem reent Umkehrpunkt bzw. dem
spatesten Spektraltyp des Entwicklungspfades. Die gesamte Heliuomd Kohlensto brennpha-
se bis zu schwereren Elementen als WR-Stern, mit einem wiedarnngerten Massenverlust,
dauert maximal eine weitere Million Jahre, so dass der Stern cfainsgesamt 4 Millionen Jahren
als Supernova explodiert. Die Restmasse batit am Ende vermutlich weniger als 10 Sonnen-
massen. Diesesst erahnen, dass eine gering werderte Annahme der Massenverlustraten auch
die Lange der einzelnen Phasen und die Endmasse deutlich beein ussendg. Zum Beispiel
fur einen 120 Sonnenmassenstern ergibt sich die Gesamtmasse in dame&#en Phasen wie
folgt: 120 M -(H-Brennen)) 8 M -(He,...-Brennen) 2:3 M . Wobei dies nur unter gewis-
sen Standardannahmen gilt.
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Die LBV-Phase ist dabei besonders gekennzeichnet durch irregnd, zum Teil starke Ausbeiche
des entwickelten, sehr hellen und instabilen LB\®berriesen (Weis 1999). Die optische Varia-
bilit at geschieht hierbei auf einer gro en Spanne von Zeitskalen dirsehr unterschiedlichen
Amplituden. Kleinere Helligkeitsschwankungen im Bereich von kis 2 mag im Visuellen haben
Perioden von 10 bis 40 Jahre. Es werden aber auch gro e Ausbhe (giant eruptions) beob-
achtet, bei der sich die absolute visuelle Helligkeit1, deutlich um mber 2 mageandert und
die Helligkeit einer Supernova erreichen kann. Bis jetzt wden jedoch nur sehr wenige solcher
gro en Ausbreiche registriert, und es ist nicht gelért, ob ein LBV mehr als Einen durchéuft.

Diese Eigenschaften beruhen vor allem auf den empirisch beditaten starken Variationen
der LBVs. Eine klare De nition fur LBVs gibt es noch nicht. Dakir sind aber einige weitere
Charakteristika interessant. In Abbildung 1.3, aus Smith et al(2004), sind einige gut unter-
suchte LBVs, LBV-Kandidaten und extremetberriesen Hyper Giants) mit ihrer Verschiebung
wahrend ihren aktiven Phasen im HRD eingetragen. Wie zu erkermest, be nden sich fast
alle LBVs im linken S Dor-Instabilitatsstreifen (benannt nach dem ersten entdeckten Vertre-
ter in dem Selbigen). Weiterhin zeigt sich, dass in der Ausbruchispse die E ektiviemperatur
Te nie unter 7500 K #llt (HD-Limit , nach Humphrey und Davidson). Die Verteilung in zwei
Instabilit atsstreifen ksst sich durch den Aufenthalt der LBVs am Eddington-Limit erkéren.
Dieses ist die Stabiliatsgrenze, wo sich Sterne noch im hydrostatischen Gleichgewible nden
kennen. Das klassische Eddington-Limit ist de niert als:

L

~ 4cGM 1
Bis auf die Opaziet und dem Leuchtkraft-Masse-Verhltnis L=M hangt das Eddington Limit
nur noch von Konstanten ab. = 1 entspricht dabei dem Stabilimtslimit, fur < 1ist der Stern
stabil und fur > 1 instabil. Im modi zierten Eddington-Limit wird  nicht mehr als konstant,
sondern als Dichte- und Temperaturab&ingig angenommen. Eine genauere Betrachtung ergibt
dann zwei negliche stabile Zusande #r das Verhaltnis L=M . Diese entsprechen nun gerade
den zwei vorkommenden Instabilétsstreifen, zwischen denen die LBVs in ruhigen und aktiven
Phasen hin- und herwechseln. &heres zu diesem Relaxations-Oszillations-Mechanismus, einem
erweitertem -Limit (Einbeziehung der Rotation) und anderen Instabilitatsmeglichkeiten (z.B.
Turbulenzdruck, ...) ndet sich in Appenzeller (1989), Ulmer und Fitzpatrick (1998), Weis
(1999) und den dort angegebenen Referenzen.

Ferner wird beobachtet, dass sich die vanderten Spektren vehrend eines Ausbruchs selahn-
lich sehen und Eigenschaften von Sternen des Spektraltyps AvbzF besitzen. Dabei sind die
markantesten Linien die von H-, He und Feii. Die gesamte bolometrische Helligkeiandert
sich hierbei nicht, es kommt lediglich zu einer Flussumverteihg zum Visuellen hin.

Beispiele

Mittlerweile ist eine Vielzahl von LBVs bekannt bzw. als LBV-Kardidaten vorgeschlagen. Ein
Gro teil ist in der schon erwahnten Abbildung 1.3 eingetragen. Der au ergeshnliche LBV
Carinae wird im nachsten Abschnitt vorgestellt werden. Diese LBVs be nden sich hatgmchlich
in den gro en Hii-Sternentstehungsgebieten, wo sie in der Milchstra e, der gren Magellan-
schen Wolke und weiterer Nachbargalaxien beobachtet wurddginige Aufnahmen im Infrarot-
und Rentgenbereich von verschiedenen LBVs sind in den Abbildungertlund 1.5 gezeigt.
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Abbildung 1.4: Infrarotbilder der LBV-Sterne AG Carinae (links oben), HR Camae (rechts
oben), Henize 3-519 (links unten) und WRA 751 (rechts unten{sesichtsfelder: 2.3 pc, 0.8 pc,
3.9 pc und 1.7 pc (bei einer angenommenen Entfernung von: &c, 5.4 kpc, 8.0 kpc und 4.5
kpc). Aufnahmen vom Radioteleskop in Narrabri, Australien.

Zu erkennen sind neben den hellen Sternen Nebel mit verschiegleklorphologie. Diese zirkum-
stellaren Hellen haben radialsymmetrisch oder unregeleig Form. Einige, hier nicht gezeigte
bzw. wie bei HR Carinae (Abb. 1.4, rechts oben) nicht so gut erkabar, besitzen jedoch auch
bipolare Struktur. Diese LBV-Nebel wurden mittlerweile bei sehvielen LBVs nachgewiesen
und sind ebenfalls eine Eigenschaft der LBVs.

Ein uss auf die Umgebung und Entstehung der LBV-Nebel

Der Sternenwind der hei en und massereichen Sterne besitzt,enaus Beobachtungen abgeleitet
und theoretischen Modellen vorhergesagt wurde, Geschwindggien von bis zu 3000 km/s. Der



Kapitel 1. Einfuhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVsS?

Abbildung 1.5: Zwei weitere LBV-Sterne: HD 5980 A (Chandra, Bntgenaufnahme, Naz et
al, 2002, NASA; Entfernung: 60 kpc) in der kleinen Magellanschen Wolke und der Stern im
Pistolen-Nebel (HST, Infrarotaufnahme, Don F. Figer, NASA; Entfenung: 7.7 kpc).

Sternenwind wird dabei hauptschlich durch den enormen Strahlungsdruck getrieben. Teilen
auf der Sternoberache absorbieren die Strahlung und erfahren durch den Impulsertrag ei-
ne hohe Beschleunigung. Die Wechselwirkung mit dem interstleén Medium #ihrt durch das
Aufschieben und der Bildung von Sto fronten (falls die Geschwiigkeit heher als die Schallge-
schwindigkeit des ISMs wird) zu mehreren kpc gro en, ausgeddkn dennen Schalen ghells,
bubble3.

Wie schon beschrieben wurde, eeft sich in der LBV-Phase der Aussto gewaltig. Jedoch
nimmt dabei die Geschwindigkeit, mit gleichzeitiger Erbhung der Dichte, stark ab, auf nun-
mehr 20 bis 200 km/s. Dazu kommen noch die irregaren und gro en Ausbriche, die ganze Teile
der stellaren Hulle abwerfen lennen. Dieses Material besitzt, im Gegensatz zu dem anfjli-
chen Sternenwind, nicht mehr die Zusammensetzung des Inteltdeen Mediums, sondern schon
prozessiertes, neben Helium (He) besonders sticksto reiches (N) (yea der Bngeren Reakti-
onszeit im CNO-Zyklus), aber auch mit Kohlensto (C) und Sauersto(O) angereichertes, aus
dem Sterninneren nach au en gemischtes Material. Der bei dExpansion durch die Abkihlung
entstehende Staub absorbiert einen Gro teil der UV-Strahlunges Sterns und macht ihn durch
die abgegebene IR-Strahlung in diesem Spektralbereich besers gut detektierbar.

Wie die meglicherweise richtungsabéingigen Ausbeiche durch das modi zierte Eddington-
Limit entstehen und zusammenkngen, und welche weitere Physik dahinter steckt, ist noch
weitgehend ungelért und wird im nachsten Abschnitt nur kurz umrissen. In den sgteren Un-
tersuchungen wird nicht die Ursache eine Rolle spielen, sonders wird davon ausgegangen
werden, dass die abgesto enedle auf irgendeine Weise einen Anfangsimpuls bekommt und
dann untersucht, wie diese sich im Sternensystem ausbreitet.

Die abgesto ene Hille derfte nun durch die Kollision mit langsamerenglteren Sternenwinden,
durch starke Magnetfelder, sowie durch die Rotation beein ussider durch die Wechselwirkung
mit Dichtegradienten im interstellaren Medium das beobacldte Aussehen der nahe am Stern
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Kapitel 1. Einfehrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem Carinae

liegenden, typischerweise nur wenige pc gro en LBV-Nebel erkeh. Der nun wieder schneller
werdende Sternenwind und der e#hte Strahlungsdruck beschleunigt die klle bis auf 700
km/s und mehr, bevor sie wieder abgebremst wird. Wie in der Eiaitung schon erhnt, soll
jedoch in dieser Arbeit als weitere magliche Ursache nur der rein gravitative Ein uss eines
Begleitsterns von Interesse sein.

Auf die Meglichkeit einer hohen Eigenrotation und eines Begleitstes mit sehr hoher exzentri-
scher Bahn bei LBVs soll im mchsten Abschnitt am Beispiel von Carinae genauer eingegangen
werden. Sicherlich wird Carinae nicht der einzige LBV mit einem Begleitstern sein.

Eine Menge von Fragen bleiben dabei noch o en, z.B. durchléen alle sehr massereiche Sterne
die LBV-Phase und sind instabil? Wenn ja, auch am gleichen Entvkittingspunkt mit gleichen
Entwicklungsphasen? Wie stark Bngt dies vonau eren Ein ussen wie Metalliziat, Rotation
usw. ab? Kommt es immer nur zu einem gro en Ausbruch bei jedem LBWnd erzeugt nur er
die markanten LBV-Nebel?

1.2 Beispiel: Doppelsternsystem Carinae

Der wahrscheinlich bekannteste und am meisten beobachtete B#astern ist wohl der LBV
Carinae. Dieser be ndet sich am sadlichen Sternhimmel im Sternbild Schi skiel (Carina), am
au eren Rand des Sagittarius-Carina-Spiralarms. Er ist eindpettet in der gre ten bekannten
Hii -Region unserer Milchstra e, dem Carinanebel NGC 3372, der in Aildung 1.6 zu sehen
ist. Dieser Emmissionsnebel hat am Himmel eine durchschnittlichersinbare Helligkeit von
+3.00 mag, womit er auch mit blo em Auge sichtbar ist. Ereberspannt einen Himmelsaus-
schnitt von etwa 120 x 120 Bogenminuten, was bei einer ungbfen Entfernung von 2 bis 3 kpc
einer Ausdehnung von etwa 60 bis 90 pc entspricht.

Eigenschaften von Carinae

Der Stern Carinae selbst ist etwa 2.2 bis 2.3 kpc entfernt und liegt inmién dieses akti-
ven Sternentstehungsgebietes im o enen, viele massereiche ©H% enthaltenden Sternhaufen
Trumpler 16. Die Genauigkeit der Entfernungsbestimmung ist dsei hauptsachlich durch die
ungenau bekannte Extinktion begrenzt.

Carina ist ein sehr aktiver LBV mit der gegenwrtigen Spektralklasse BO-B1 pec. Seine
wichtigsten Eigenschaften sind zusammen mit den Referenzen iabElle 1.1 angegeben. Das
Besondere ist die enorme Masse von etwa 120 Mbei einer geschatzten Anfangsmasse von
eiber 150 M . Wie spater diskutiert wird, handelt es sich jedoch hierbei sehr wahriseinlich um
ein Doppelsternsystem, wodurch die wirkliche Masse vonCarinae, ablangig von der Masse
des Begleitstern, nur etwa 70 M betragen lennte. Eine weitere Besonderheit ist die gro e
Variabilit at, mit der damit verbundenen hohen Schwankung der visuellgdelligkeit um viele
Magnituden.

Einige Werte sind dabei noch unsicher. Dies liegt unter andereauch an der Verdeckung durch
den umgebenden LBV-Nebel, der imaxchsten Abschnitt genauer besprochen wird. Insbesondere
die derzeitige Massenverlustratd4, g, von 1.6 bis 3 10 3 M /a kann aus IR-Beobachtungen

8



Kapitel 1. Einfehrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem Carinae
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Abbildung 1.6: Carina-Nebel [NGC 3372] mit dem Stern Carinae, der in dem rechten,
vergre erten Ausschnitt noch einmal gut zu erkennen ist (NOAO/AURA/NSF, N. Smith, Uni-
versity of Minnesota).

nur sehr ungenau bestimmt werden. Dieser Verlust durch den Stemwind geschieht dabei nicht
spharisch symmetrisch, sondern ist an den Polenestker als in der Aquatorregion (van Boekel
et al. 2003, Smith et al. 2003). Dies wird durch eine extrem he Rotationsgeschwindigkeit von
0.9 der maximal Mpglichenv,q max (Siehe smter Formel 3.12) erkart: Aufgrund der Ab achung
am Pol ist der Strahlungsdruck durch den geringeren Abstand zumedtrum und der damit
verbundenen heren Temperatur hier ereht, wodurch mit gre erer Geschwindigkeit mehr
Materie abgegeben wird. Dies schlie t jedoch keinesfalls ausass es amAquator durch die
Instabilit aten und der hohen Zentrifugalkraft nicht auch zur Materiebgabe kommen kann.

Diese und die weiteren Parameter werden afer als Anhaltspunkt fur allgemeine Eingabewerte
fur die Simulation von LBV-Doppelsternsystemen in Abschnitt 3.2 alSeite 44 dienen. Wie

9



Kapitel 1. Einfuhrung und Motivation

1.2. Beispiel: Doppelsternsystem Carinae

Parameter

Wert Einheit

Rektaszensiof: RA, 10h 45min 3.563s
Deklination®: -59 41' 4.14"
Entfernung®: r 2.2 bis 2.3 kpc
Leuchtkraft?: L 5 1¢F L
scheinbare vis. Helligketft: m, 6.21 mag
absolute bol. Helligkeit: M pol -12 mag
Alter Null Hauptreihenmassé: M zaus > 150 bzw. 100 M
derzeitige Massé®: M gy 120 bzw.70 M
derzeitige Massenverlustrate’: M, gy 1.6bis3 103 M J/a
Hauptreihenlebensdau€t tur 310 a
Rotationsgeschwindigke#: Vot 0.9  Viotmax
Radius"3: R 0.4 bis 0.9 AE
Ober achentemperatug: Te 15000 bis 30000 K

Entwicklungsstadium?: nahe oder nach dem Ende des H-Kern-Brennens

Tabelle 1.1: Eigenschaften von Carinae. Weitere Erkuterungen sind im Text angegeben.
Referenzen:! Davidson and Humphreys (1997)? van Boekel et al. (2003).2 HST Treasury
Program, * Wikipedia und ° Hipparcosdaten.

Im ersten Abschnitt angegeben, ist die LBV-Phase sehr kurz.Carinae wird nur noch einige
Tausend Jahre hier verweilen und bei der derzeitigen Masserustrate (umgerechnet 500
Mege/a) innerhalb der nachsten 100000 Jahre, nach dann insgesamt 3 Millionen Jahres al
Supernova enden oder auf irgendeine andere Weise zentstverden.

Doppelsternsystem

Im Spektrum des im Maximum im UV strahlenden Sterns ist eine hoh&ahl von breiten
erlaubten Emissionslinien feststellbar, vor allem wieder eine &zahl von Fei-Linien, aber auch
neutrale Linien von N&, Oi und Fei. Durch Analyse vonalteren Spektren konnte eine 5.54-
jahrige Periode bis zur Mitte des 20. Jahrhunderts zeickverfolgt werden, die in Abbildung 1.7
eingetragen ist.

Dabei tritt die Periode am deutlichsten im Rontgenspektrum zwischen 4 und 10 keV auf. Sie
konnte aber auch im UV und Radiobereich nachgewiesen werden.Abbildung 1.8 sind zwei
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Abbildung 1.7: Gemessene (rot) und vorhergesagte (gelb) spektroskopische Emeige mit
einer Periode von 5.54 Jahren. Die leeren Symbole kennzekeh nicht durchgetihrte Messungen
(Entnommen der HST Treasury Program Webseite).

Verlaufe dieses spektroskopischen Ereignisses (von 1997 und 2003) emgMich gezeigt (Cor-
coran 2005). Bei beidendilt die Nettozahlrate nach einer kurzen aktiveren Periode ammernd
auf Null ab. Erst, wie hier nicht gezeigt, nach einigen Monateasteigt die Nettozhlrate wieder
auf den alten Wert an.

Dies wird als sehr starker Beweigif die Existenz eines Begleitsterns angesehen (Damineli et al.
2000 und Iping 2005). Als Ursache wird eine Verdeckung des Bégkerns oder der Stelle, wo
beide Sternenwinde aufeinander tre en und Bntgenstrahlung erzeugen, angenommen. Es wird
aber auch ein Au esen von Sto fronten durch das Eintauchen des Begleitsterna die obere
Atmosphare oder eine anderweitige Beein ussung des Sternenwindes &eimarkomponente
wahrend der Periastronpassage (nahester Bahnpunkt) diskutiertla eine Verdeckung ein eher
seltenes und ausgezeichnetes Ereigniara. Eine Akkretion von LBV-Materie auf den Begleit-
stern kann dabei ebenso erfolgen. Zu diesenelylichkeiten siehe unter anderem Abraham et
al. (2005), Soker (2005) und Akashi et al. (2006). Die sich dur@inen Begleitstern neglicher-
weise ergebenden, ganz neuen Konsequenzendie Formgebung des LBV-Nebels sollen, wie
erwahnt, in dieser Arbeit speziell &r den gravitativen Anteil untersucht werden.

Daten 2003

410 ke Mettozdhlrate

Daten 5.54 Jahre frither (1997)

0 | I | ! | | JERT
IJ;sunuar IFel:-ruarI Mérz | April ' Mai  Juni 2003

Abbildung 1.8: Verlauf der Rentgenintensiwmt wahrend des spektroskopischen Ereignisses von
2003 im Vergleich mit dem von 1997, die auf einen periodischEém uss eines Begleitsterns hin-
deuten (Ebenfalls der HST Treasury Program Webseite entnommemit Verweis auf Corcoran
2005).
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Kapitel 1. Einfuhrung und Motivation 1.3. Homunkulusnebel undaquatoriale Scheibe

Parameter Wert Einheit
Periodé: T 2020 5 Tage
Exzentrizitat’: e 0.90 dimensionslos
Masse Begleitsterfi®: Mgs 30 bis70 M

Tabelle 1.2: Eigenschaften des DoppelsternsystemsCarinae. Referenzen (z.B.)® Damineli
et al. (2000),” Abraham et al. (2005),® Soker (2005) und dort angegebene Referenzen.

In Tabelle 1.2 sind einige wichtige Parameter des Doppelsteystems aufgelistet. Diese sind
sehr unsicher und es existiert noch keine einvernehmlicitébereinkunft dareber. Allgemein
wird aber von einer sehr hohen Exzentrizétt ausgegangen, deren egliches Zustandekommen
ebenfalls ein Teil dieser Arbeit sein wird. Falls sich die hohe E&ntrizitat besttigt, ist es sogar
wahrscheinlich, dass diese erst vor kurzem zustande gekommen @&, sich diese ansonsten
durch die Gezeitenkafte schon zum Teil abgebaut &tte. Es zeigt sich zudem, dass die Bahn
des Begleitsterns in der Rotationsebene verft. Die Masse ist dabei noch sehr spekulativ,
kennte aber im Bereich um 50 M liegen.

Es gibt zudem weitere Anzeichen, dassCarinae kein Einzelstern ist (Soker 2004). Es kann aber
bis jetzt diese Mpglichkeit nicht de nitiv ausgeschlossen werden, da noch andgeMechanismen
denkbar waren, wie zum Beispiel thermische oder magnetische Relaxasagklen (Martin et al.
2006), deren typische Zeitskalen einige Jahre betragen. Esrdeides Weiteren auch eine Periode
von 85 Tagen beobachtet, die im Bereich der dynamische Zeitkkdiegt und meglicherweise
durch eine Oszillation des Sterns zustande kommt (HST Treasuryr@gram).

1.3 Homunkulusnebel und aquatoriale Scheibe

Carinae, mit seiner enorm hohen Leuchtkraft von 51° L ( 20 %), hat als LBV schon
einige sehr heftige Aushiache durchlaufen. Deren Folgen sollen hier kurz erdtert werden.

Great Eruption

Von 1837 bis etwa 1856 kam es dabei zu dem bis jetztogen registrierten Ausbruch. Der

Stern erreichte im Jahr 1843 eine maximale visuelle Helligketon -1 mag und war damit der

zweithellste Stern am Himmel nach Sirius. Einige Merkmale sindadu in Tabelle 1.3 aufge-
listet. Die Helligkeit nahm danach, auf Grund der absinkenden @mperaturen und der damit
verbundenen raschen Staubbildung in dem sich bildenden LBV-Nels, wieder sehr stark, bis
auf 7-8 mag, ab. Vor dem Ausbruch variierte die Helligkeit zwisem 2 und 4 mag.

Von besonderem Interesse ist dabei wieder die Massenverlustrated utie damit verbundene
ausgesto ene Gesamtmasse vehMge = 3 bis 15 M . Diese ist ein sehr wichtiger Inputpara-
meter der smteren Simulationen.
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Parameter Wert Einheit
Maximale scheinbare Helligkeft®: My, max -1 mag
Maximale absolute Helligkeit: M bol,max -14 mag
Mittlere absolute Helligkeit®: M bol,avg -13 mag
Derzeitige Ausdehnungsgeschwindigkétt: Vaq 700 km/s
Ausgesto ene Gesamtmassé: 4 Mgg 3bis15 M
Mittlere Massenverlustrate®®: Mg 0.1 bis0.5 M/a
Zusammensetzung des Materials reich an Helium und Sticksto

Tabelle 1.3: Daten zur Great Eruption um 1843. Referenzent Davidson and Humphreys
(1997),3 HST Treasury Program und® Smith et al. (2003).

Die Materie wird dabei infolge der schon diskutierten Instabilat am Eddington Limit (mo-
di ziert mit dem Limit) oder anderer Mechanismen, vermutli ch wie der Sternenwind, nicht
spharisch-symmetrisch in Richtung der Pole abgegeben. Die abgattnerau eren Schichten des
Sterns werden dabei durch den Strahlungsdruck und den LBV-Wihnoch weiter beschleunigt.
Der sich expandierende Nebel wurde 1938 entdeckt und als Homuhls bezeichnet. Sater
konnte um das Jahr 1890 noch ein weiterer, weniger heftiger slwruch beobachtet werden.
Mittlerweile wurde auch im Rentgenbereich ebenfall®lteres, um den Homunkulus liegendes
Material detektiert. Ausbreche kommen bei LBVs also recht éw g vor.  Carinae wird we-
gen der Heftigkeit der Ausbeiche, neben den weiteren Eigenschaften, auch als extremer\LB
eingestuft.

Carinae ist vermutlich seit dem Gro en Ausbruch immer noch dabein den Gleichgewichts-
zustand zumickzukehren. Die Gesamtenergie die dabei frei wurde, betrimetwa 4 10 bis
10* J, was der Energie einer Supernovaexplosion entspricht. Inéssanterweise liegen die Ma-
xima der Ausbreche auch in der 5.54-Jahres-Periode. Der Begleitstermrinte somit durch die
Gezeitenkmfte zumindest der Ausbser der Ausbeiche sein. Dies wrde dann aber die Frage
aufwerfen, ob alle LBVs mit gro en Ausbeichen einen Begleitstern haben.

Homunkulusnebel

Neben dem Homunkulusnebel wurden audquatoriale Strukturen entdeckt, die in Abbildung
1.9 ebenfalls zu erkennen sind. Der Homunkulusnebel selbst, mitex sehr symmetrischen bi-
polaren Struktur und einer mittleren Ausdehnungsgeschwindigit von etwa 650 bis 700 km/s,
hat eine Ausdehnung von 0.2 pc (18"). Die nahezu sphischen Lobes zeigen dabei in Richtung
der Rotationsachse und dieaquatoriale Scheibe liegt, wie die Bahnebene des Begleitate
senkrecht dazu in der Rotationsebene. Die Rotationsebene istbds um (62 10) zur Him-
melsebene geneigt.
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Abbildung 1.9: Links: Carinae und der Homunkulus (beide Lobes: 0.2 pc bzw. 18")
mit aquatorialer Scheibe (HST/WFPC2, J. Morse und K. Davidson, NASA)Rechts oben:
Materieansammlungen ilobg in der unmittelbaren Umgebung des Sterns, Gesichtsfeld:
3400 AE (1.6") (VLT YEPUN/NAOS-CONICA, European Southern Observatory). Rechts un-
ten: Struktureinteilung des LBV-Nebels (aus Weis 1996 bzw. Bahl 1995).

Wie erlautert wurde, kennte die Bipolaritat durch die bevorzugte Abgabe der Sternmaterie aus
der Polregion erkart werden. Es werden aber auch noch andereeldlichkeiten, wie zum Beispiel
die einer massiven Explosionen in einem in d&quatorebene liegenden, den Stern umgebenden
Torus (Morris et al. 1999), diskutiert. Die Entstehung der Bimlaritat bleibt damit immer
noch eine o ene Frage. Wie unter anderem in der Abbildung 1.Quzerkennen ist, besitzen die
vorwiegend hohlen Lobes eine klumpige Struktur, deren cleteristischer Durchmesser etwa
1000 AE betmgt. Damit sind diese ge er als das Produkt aus interner Schallgeschwindigkeit
mal Ausdehnungszeit, wodurch deren Entstehung infolge gasdyniacher Instabilitaten und
auf Grund des LBV-Windes wahrscheinlich erscheint. Eventuedixistiert im Inneren der Lobes
noch ein Mini-Homunkulus. Dabei #ihrt die Verdeckung des Hauptsterns durch den gesamten
Nebel gegenwrtig zu einer Verringerung der visuellen Helligkeit um etwa &4is 5 mag.

Es soll hier noch einmal wiederholt werden, dass die mit dem Ausizh verbundene Ausdeh-
nung des Sterns und die Verringerung der Obeschentemperatur nicht zu einer wesentlichen
Veranderung der Energieproduktion und damit der gesamten bolatrischen Helligkeit #ihrt,
sondern die Energieabgabe sich lediglich in einen anderen 8psbereich verschiebt. Und auch
der danach entstehende Nebel, der zwar die visuellen Helligkd@s Sterns verringert, gibt die
gesamte absorbierte Strahlung durch den Staub wieder als IR-&hlung ab (Strahlungsgleich-
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gewicht vorausgesetzt). Durch die hohe Priarleuchtkraft von Carinae ist der Homunkulus,
mit einer Temperatur von 200 bis 400 K, eine der hellsten thelisthen IR Quellen am Himmel.
Neben der Emission einer Vielzahl von schmalen erlaubten und vetbnen Linien wird auch
ein gewisser Anteil der UV Strahlung des Sterns re ektiert.

Fur die Masse kann als untere Grenze 2 Mangegeben werden, wobei allerdings bei neueren
Messungen von einer Mindestmasse von 12 Mwsgegangen wird (Smith et al. 2003).

Aquatoriale Scheibe

In der vorhandenenaquatorialen Scheibe lassen sich des Weiteren noch jetartigenBler (strea-
mers) in radialer Richtung vom Zentrum aus mit erstaunlich regelma iger Anordnung beobach-
ten, wobei in jedem in immer gleichen Abstnden helle Knoten zu nden sind. Diese Einteilung,
sowie weitere beobachtete Klumperb{obg in der Aquatorebene nahe am Zentralstern, sind in
den rechten Bildern der Abbildung 1.9 dargestellt. Bei einigeweiter au en liegenden Knoten
konnten mittlerweile durch Rentgenbeobachtungen auch eindeutig Sto fronten nachgesgien
werden.

Wie dieseaquatoriale Struktur zustande kommt, ist bis jetzt noch ungelart. Zwei Meglichkei-
ten werden in Betracht gezogen: Entweder kam es zu mehrerensdeichen mit einer geringen
Geschwindigkeitsdispersion, oder, was wahrscheinlicher ist undrauf die gemessen Geschwin-
digkeiten von 100 km/s im Inneren und bis 1500 km/s imAu eren hindeuten, sind diese in
einem relativ kurzen Intervall durch ein mehr oder wenigerigkretes Geschwindigkeitsspektrum
entstanden. Es bleibt aber o en, wie die Klumpen, die sich nahem Stern mit nur sehr geringen
Geschwindigkeiten bewegen, mit desquatorialen Struktur zusammenkangen und warum die
radialen Bander nicht durch die Rotation ausgeschmiert sind. Die gesamtel&ibenstruktur
scheint sich aber auszudehnen und zu drehenaheres dazu ist ebenfalls in Duschl (1995),
Weis (1996), Davidson and Humphreys (1997) und van Boekel et. §2003) zu nden. Die
Gesamtheit des LBV-Nebels ist mit seiner Geometrie und die teilige hohen gemessenen Ge-
schwindigkeiten sehr ungewhnlich, was aber auch wegen der noch jungen Geschichte nicht
unbedingt verwunderlich ist.

Mit einer Scheibenmasse von mindestens 0.5 MDichte etwa 1 bis 1 Atome pro cn?) und
der Homunkulusmasse kommt die unsichere Gesamtmasse aus Staub und @Gm Tabelle 1.3
zustande.

Das Ziel dieser Arbeit wird es sein, neben der Untersuchung der Extrizitatsanderung, zu
prefen, ob der Begleitstern eine Ursache solcher markanten Strukén sein kann, im Speziellen
aber auch, ob es zu den beobachtetequatorialen Konzentrationen kommt (z.B. durch, Gravity
Assist\-Ein wsse).

Eine Menge von weiteren Fragen bleibt auch hier ungekt, zum Beispiel: Wann ist dasaqua-
toriale Material ausgesto en worden? Auch zur Zeit des Gro en Asbruchs? Was steuert die
Starke des Ausbruchs und haben die kleineren Eruptionen die gleeé physikalische Ursache wie
die gro en Ausbreiche?
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Kapitel 2

Der N-Body-Code

Fur die Simulation der abzusto enden Hille wird diese durch eine gro e Anzahl von Punktteil-
chen dargestellt. Die Teilchen sollen dabei nwiber die Gravitationskraft wechselwirken. Das
numerische Verfahren dér den N-Body-Code zur Integration der Bewegungsgleichung kah
diesem Kapitel erbutert werden. Dabei soll mehr auf den mathematischen und phyalischen
Hintergrund Wert gelegt werden und es nicht so sehr auf die Impteentierung ankommen.

2.1 Gravitationsgesetz und Runge-Kutta-Verfahren

Gravitation und Energie

Am Anfang werden nun aber erst einmal die baatigten grundlegenden Formelnefr die New-
ton'sche Physik aufgelistet und besprochen. Diese sind:

Ort des Kerpers:

Geschwindigkeit:

Beschleunigung:

Potential:

Gravitationskraft:

K

M

Dabei bezieht sich der Index (O

(2.1)
% (2.2)
¥ o= % (2.3)
X
G my (2.4)
j=1jei i
m; = mﬂ = mr
Ia - Idt2 - | |
G mim (’;’ %) (2.5)
IS
j=1j6i U

[ N) immer auf deni-ten Kerper der insgesamtN
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Kapitel 2. Der N-Body-Code 2.1. Gravitationsgesetz und Rungiutta-Verfahren

Kerper. Fur den Fall, das mehrere Krper beteiligt sind, muss zur Berechnung des Potentials
bzw. der Kraft auf deni-ten Kerper mber alle andereny Kerper summiert werden.

Die Bewegung eines Massenpunktes, gegeben durch die zweitdidee Ableitung des Ortes,
multipliziert mit der Masse m, wird in diesem Fall nur von der Gravitationskraft bestimmt.
Diese ist wiederum durch die Ableitung des Potentials hach demrOgegeben. Der Nablaope-

rator entspricht dabei gerade dem Vektor der partiellen Abléingen: i~ = @@%' @@y' @@Z . Damit

ergibt sich in Gleichung 2.5 das bekannte Newton'sche Graviiahsgesetz mit der Gravitati-
onskonstanteG.

Des Weiteren tmngt das Potential und die Kraft, neben der Masse, nur von der Eernung
ri =% %] zwischen zwei orpern ab. Die Kraft wirkt dabei nur in Richtung deren Verbin-
dungslinie. Diese %r- bzw. 1=r2- Abhangigkeit wird jedoch entscheidende Auswirkungen auf
die Genauigkeit der Rechnungen haben. Denn das Potentialdidie Kraft, und damit auch die
Beschleunigung, divergieren gegen unendliclarfr ! 0. Dies kann vorkommen, da nicht mit
ausgedehnten Objekten, sondern mit Punktmassen gerechnet wamdwird. Im Nachfolgenden
und in Abschnitt 2.3 wird darauf noch einmal genauer eingegaag werden, insbesondere wird
dies Ein uss auf die Energieerhaltung und auf die Wahl des nuenischen Verfahrens haben.

Die potentielle und kinetische Energie des Gesamtsystems (it und Baschek 2004) ist ge-
geben durch:

XX mm
Epot = G % (2.6)
i=1 j=i+1 Y
X
Ekin = é mivi (27)

Fur ein abgeschlossenes System gelten ebenfalls noch die folgdinthaltungsatze:

Die Gesamtenergie bleibt erhalten: Eges = Eyin + Epot
Der Gesamtimpuls und Gesamtdrehimpuls bleiben erhalten.

Das Massenzentrum eshrt keine Beschleunigung und es wird
nirgendwo Masse erzeugt oder vernichtet.

Diese Punkte lennen unter anderem sgter verwendet werden, um die Genauigkeit der nume-
rischen Methode zu bestimmen und die ®re des Fehlers abzusatzen.

Als eine wichtige Konsequenzen der Energieerhaltungrfein gebundenes, abgeschlossenes Sys-
tem ergibt sich fr den Spezialfall einer periodische Bewegung eines Masserkpes, im Feld
einer attraktiven Zentralkraft, in diesem Fall der Gravitation, der Virialsatz zu:

Epot = 2E in (2.8)

Dieser gilt immer fur den Mittelwert uber eine hinreichend lange Zeit. Im Falle einer Parabel-
bahn (Exn =0und Eyt =0 furr!1 ) gilt:

Epot = Exin (2.9)

18
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Integration gew eohnlicher Di erentialgleichungen

Fur ein System mit mehr als 2 korpern (N > 2) ist die Di erentialgleichung zweiter Ordnung
(2.5):

d?x _ Xomiey %),
@@ =G T i=1;::N (2.10)
nicht mehr analytisch lesbar. Dieses System volN gekoppelten Di erentialgleichungen ésst

sich nun durch Einkihrung einer neuen Variableny, (Geschwindigkeit) in 2 Systeme vorN
gekoppelten Di erentialgleichungen erster Ordnung redueren:

% . (2.11)
% -G w (2.12)
j=1;6i l

Diese lonnen nun einzeln einfacher mit numerischenefierungsverfahren geist werden (siehe
unter anderem Press et al. 2002, Mler 2006 und Mnich 2006). Die Anfangsbedingungen sind
dabei gegeben durch:

Xi(to) = %0;i und ¥ (to) = (Anfangswertproblem) (2.13)

Die Idee bei numerischen Methoden ist, die dierentiellen Gren dx, dv und dt in endli-
che Schritte %, « und t umzuschreiben, dabei wird die Gleichung au erdem mit der In-
tervalllangeh = t multiplizieren. Es wird also, anstatt das Integral &ér die unbekannten
Funktionen % und v zu bestimmen, die Fache unter den Funktionsgraphen durch kleine bere-
chenbare Fachenssicke angemhert. Der im Allgemeinen gekammte Verlauf der Funktion wird
also durch lineare Zwischensicke ersetzt. Diese Diskretisierungehrt im einfachsten Fall zum
Euler-Cauchy-Verfahren:

Xoi + N ¥ (to) + O(h%) (2.14)
M; (Xoj  *oi)

3
j=1;j6i I

% (to + h)

Mto+ h) = i+ h G + O(h?) (2.15)

Dieses Verfahren hat jedoch einige Nachteile. Zum einen ist ds &erfahren erster Ordnung
nicht sehr prazise, denn durch eine Taylorentwicklungelsst sich zeigen, dass der Fehlerterm
nur von der oben angegebenen zweiten Ordnunghnist, zum anderen dadurch auch nicht sehr
stabil und, da die Ableitung immer an der linken Intervallgreze berechnet wird, au erdem
unsymmetrisch.
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Die Wahl der Intervalllange stellt dabei ein wei-
teres Problem dar. Diese sollte nicht zu lang &
gewahlt werden, damit der so genannte Diskre-
tisierungsfehler nicht zu gro wird. Denn durch
die lineare iterative Berechnung kommt es bei \
jedem Schritt zu einem kleinen Fehler, der sich ‘
mit der Zeit aufsummiert. Insbesondere bei na-
hen Begegnungen zweier é€per ist wegen der \
schon angesprochenen-Abheangigkeit im Nen- \
ner eine kleine Schrittweite notwendig. Anderer- N
seits kann mit langeren Intervallen Rechenzeit —
eingespart werden. Denn in dem Fall, dass sich Schrittweite
die Kerper weit entfernt voneinander aufhalten,

kommt es zu geringeren Beschleunigungysde- Abbildung 2.1: Numerische Fehler.
rungen zwischen zwei Iterationsschritten und der

Fehler bleibt gering.

Fehler
—

Diskretisierungs-
fehler

Die Schrittweite darf jedoch auch nicht zu klein gewhlt werden, da sonst die Rundungsfehler zu
gro werden. Dies liegt wiederum an der endlichen Zahl sigrianter Stellen der im Computer
verwendeten Gleitkommazahlen. Denn, wenn sich nur die le&t Stellen des Zahlenwertes bei
aufeinander folgenden Iterationsschritterandern, entspricht dies nur wenigen relevanten Stel-
len, wobei dann bei diesen auf die letzte Stelle gerundet wirdluch bei der Addition mehrerer
Zahlen mit verschiedener Go enordnung, kann es vorkommen, falls in der falschen Reiheige
addiert wird, dass kleinere Werte nicht mehr zum Tragen komnme Der Zusammenhang mit
dem Gesamtfehler ist in Abbildung 2.1 schematisch dargestellt. Hieeigt sich also schon das
Problem, die optimale Iterationsinge #r einen minimalen Gesamtfehler zu nden.

Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung

Als besseres numerisches Integrationsverfahren wingr fden N-Body-Code das Runge-Kutta-
Verfahren 4. Ordnung verwendet. Dieser ist ein schneller, almein anwendbarer Algorithmus
und gut geeignet, falls die Funktiorf (rechte Seite der Di erentialgleichung 2.16) relativ eirdch
zu berechnen ist und keine zu hohe Genauigkeit gefordert wird

dﬁ(xx) =f(xy) mit y(Xo)= Yo (DGL 1. Ordnung) (2.16)

Andere Verfahren werden noch kurz am Ende dieses Abschnittes aggben. Beim Runge-
Kutta-Verfahren 4. Ordnung werden im Gegensatz zum Euler-Cahy-Verfahren noch Zwi-
schenschritte beucksichtigt. Durch die Wahl geeigneter Korrekturfaktorenk; bis k, kann eine
Genauigkeit bis zur vierten Ordnung inh erreicht werden, so das der Fehler nur noch von der
Ordnung O(h®) ist. Dies entspricht einer Taylorentwicklung der Funktion 21 heheren Ordnun-
gen, Ersetzung dieser durch Terme mit nur einer Ableitung und Ehinierung von Fehlertermen
geringer Ordnung. Dementsprechend ist dazu jedoch auch mehs aine Funktionsauswertung
pro Intervall h notwendig. Fr das klassische Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung ergibt sich
daraus #r gewshnliche Di erentialgleichungen erster Ordnung folgendeSchema:
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ki = h f(Xn;yn)
h k
ke = h f(n+ Siyn+ )
h k
ks = h fOn+ Siya+ )
ki = h f(xp+ h;y, + Kks)
Yos1 = Yot ﬁ+ Q+ E+ E+ O(h®) (2.17)

6 3 3 6

Die Funktion f (x;y) wird an vier verschiedenen Zwischenschritten ausgewertet, ios sich
mit der Gewichtung der neue Funktionswerty,.; als nachster Ausgangswert ergibt.

Zur Veranschaulichung betrachte man Abbildung 2.2. An einem lgemeinen Beispiel wird hier
noch einmal gezeigt, welche Schritte beim Runge-Kutta-Viahren 4. Ordnung nacheinander
ablaufen.

Berechnung der Steigung beix; Yo) ;
(unterer Kreis) und Extrapolation bis 2] fe !
zur Intervallmitte. /

Berechnung der Steigung an diesem b ’,/'
Punkt und Extrapolation zu einem '

zweiten Punkt in der Intervallmitte. +
0.8+ D

Nochmalige Berechnung der Steigung /i
an diesem neuen Punkt und Extrapo-
lation bis zum Intervallende. 067 /f

Als letztes nun noch die Berechnung /f
der Steigung am entstandenen Punkt e ¥
am Intervallende.

) Die Gewichtung der 4 berechneten 0.2
Steigungen ergibt den neuen Funkti-
onswerty,.1 (oberer Kreis).

0 02 04 06 08 1

Abbildung 2.2: Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung.
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Eine Anwendung dieses Verfahrens auf das Gravitationsgleieigssystem 2.11 und 2.12 ergibt
fur die Geschwindigkeitsintegration:

Ry = h f(to; %) = h 3 (% o)
h Ry GM 1
Rzj = h f(to+ 5 Yoi + %) = h r—3(*j (%o; + éhkl;j )
h Ky GM 1
Rgj = h f(to+ 5 Yoi + %) = h r_g(Xj (%o; + Ehkz;j )
GM
Rgyy = h f(to+ hiw; +Kyy) = h r—3(7<j (%0 + hKz;))
1 X
M(to+ h) = v + 6 (Ryj + 2Ry + 2Ry + Ryy) + O(D°) (2.18)
j=1i6i
und fer die Ortsintegration:
% (to+ h) = %o + h M(to + h) (2.19)

Dabei ist die Funktion f (t;+) durch die Beschleunigung gegeben:
GM o3 3
f(ttv) = a(x) = r_3(Xj %) mit r=jx %) (2.20)

Der Beschleunigungsvektor (%; (t)) hangt nur vom Ortsvektor, jedoch nicht explizit von der
Zeit ab, weswegen nur die zweite Funktionsvariable if(t;v) ausgewertet wird. Diese wird
zuerstuber die Ersetzung (als Beispiel die zweite Gleichungrfk,;)

Moi ! Mo + RZTJ j h) wih! wih+ %hkz;,- ) Xoi! %oi+ %hkz;j (2.21)

in eine Ortsvariable transformiert ¢xo; = *.h) und danach erst an der Stelles ausgewertet.
Entsprechend #ihrt dies zur® = jx (%o + %hkz;j )j® im Nenner. Die Summation mit den
Koe zienten wber alle TeilchenN und Addition der alten Geschwindigkeit ergibt nun die neue
Geschwindigkeit nach einem Iterationsschritt.

Wie zu erkennen ist, wird bei der Ortsberechnung nur ein leichhodi zierter Euler-Cauchy-
Schritt verwendet (vgl. 2.14). Dies hat mehrere Gmde, zum einen kangt die Beschleunigung
nur von einer Variablen ab, und zwar nur vonx und nicht noch vonv, des Weiteren wirde
ein zuatzlicher Runge-Kutta-Schritt die Rechenzeit nochmal deiich erhehen. Es zeigte sich
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au erdem bei Tests am im mchsten Abschnitt vorgestellten pythagosischen 3-korper-Problem,
dass sich die Genauigkeit nicht entscheidend verbesserarde.

Die Wahl der richtigen Schrittweite bleibt auch hier ein Prdlem. Eine Meglichkeit ware eine
adaptive Schrittweiten-Kontrolle einzubauen, die bei jeem Schritt mberpreft ob die Iterati-
onsknge gandert werden sollte. Falls der Fehler bei einer gegebeneprktionsiange g er als
ein vorgegebener Wert ist, wird die Iteration®inge so lange angepasst, bis die Bedingungeditf
ist und umgekehrt auch wieder erbht, solange der Fehler klein genug bleibt. Die Bestimmung
des Fehlers bei jeder Iteration kann zum Beispiel durch Vergth zweier Integrationsschritte
mit verschiedenen Schrittweiten, durch sindigen Vergleich mit einem zweiten Verfahren, durch
eine interne Fehlerberechnung oder durch die Kontrolle déesamtenergie erfolgen.

Jeder guter Algorithmus sollte eigentlich diese Kontrolle zuverbesserung der Genauigkeit und
Reduzierung der Rechenzeit enthalten. Esewe fur das im nachsten Abschnitt vorgestellte 3-
Kerper-Problem sehr sinnvoll. Durch die sgter in Abschnitt 2.3 eingeéihrten Anpassungen ist
dies #Ir den verwendeten Code jedoch nicht zwingend notwendig undurde daher nicht an-

gewandt. Entscheidend war hier eine leichte Implementiergnund ein Code mit ausreichender
Schnelligkeit und Genauigkeit.

Andere Verfahren

Zur Vollstandigkeit sollen nun noch kurz einige andere Verfahren gemdnwerden (naheres
siehe z.B. Schlitt 2000). Zwei Algorithmen diehnlich dem Runge-Kutta-Verfahren sind und
aquivalente Eigenschaften besitzen und auchatien verwendet werden kbnnen, sind das

Runge-Kutta-Nystrem Verfahren und der

Leapfrog Algorithmus @hnlich der Mid-Point-Methode).

Diese sind speziellefr diesen Typ von Di erentialgleichungen zweiter Ordnung, ve der Bewe-
gungsgleichung unter dem Ein uss eines Gravitationsfeldes, sgelegt. Eine weitere Mglichkeit
waren so genannte Mehrschrittverfahren, wie zum Beispiel die

Adam-Bashford-Methode.
Zur Erhehung der Genauigkeit ie en hier zustzlich berechnete Funktionswerte vorangegan-
gener Positionen zur Bestimmung des neuen Ausgangswertes in diehBrung mit ein. Der
Nachteil ist, dass zu Beginn erst einmal ein Einschrittverfahrebemstigt wird und viele Wer-
te zwischengespeichert werdenwmssen. Als Weiteres seien noch Predictor-Corrector-Methoden

erwahnt. Dabei wird die Genauigkeit mit zwei unterschiedlichelgorithmen, durch wechsel-
seitiges Verbessern des jeweils approximierten Wertes, e@nh Als Beispiel ware die

Adam-Mouton's-Methode
zu nennen. Als letztes soll au erdem auf die
Gragg-Bulirsch-Stoer-Methode (Kirpekar 2003)
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hingewiesen werden. Diese ist die beste Methode, um extrem gemd&trgebnisse zu erzielen,
entsprechend aber auch aufwendiger. Hier wird das Ergebnis &unktion der Intervalllange mit
Hilfe von Polynomen solange approximiert, bis es zur vorgegaien Genauigkeit konvergiert.

Ein uss der Teilchenzahl N

Bis jetzt wurde noch nicht untersucht, wie sich die Zahl der beiligten Teilchen auf die Rechen-
zeit auswirkt. Da die Beschleunigung zwischen jedemeiper einzeln berechnet werden muss,
ergibt sich eine Rechendauer die proportional zum Quadrat d&eilchenzahl ist:

PANED\ X
T(N) = ta=ta (N 1) = t;N(N 1) = t,O(N? / N? (2.22)

i=1 j=1;i6] i=1

Dabei entspricht T(N) der Rechenzeit @r einen Iterationsschritt und t, ist die Zeit fer die in-
dividuelle Beschleunigungsberechnung zwischen zwei Teilchém Allgemeinen tihrt also eine
Verdopplung der Teilchenzahl zu einer Vervierfachung derdghenzeit. Wenn die doppelt berech-
neten Werte weggelassen werdergdst sich bei dieser direkten Teilchen-Teilchen Summation
zusatzlich ein Faktor 2 einsparen, so das gilt:

XX 1
T(N) = ta/ 5 N (2.23)

i=1 j=i+l

Eine Verbesserung, um di&l >-Abhangigkeit loszuwerden, wre die Einkihrung von so genann-
ten Tree- bzw. Baumstrukturen. Dabei wird entweder immer vorzwei benachbarten Teilchen
der Schwerpunkt berechnet, bis alle Teilchen eingebundemdioder das Rechengebiet in immer
kleinere Teile halbiert, bis in jedem nur noch ein Teilchenw nden ist. Es entstehen da-
durch Baumstrukturen, bei denen dann nur entlang der Verzwgungen die Gravitationskraft
bestimmt wird. Dies fahrt zum Beispiel dazu, dass mehrere eng gruppierte Teilchels &in Ein-
ziges im Schwerpunkt betrachtet werden. Dadurch kann die AlBimgigkeit bis auf die Ordnung
O(N InN) reduziert werden. Eine ganz andere Bglichkeit ware, die Gravitationskraft durch
ein Potentialgitter zu ersetzen. Diese komplexen Methoden wden besonders bei sehr gro en
Teilchenzahlen immer wichtiger. Dies soll hier jedoch nichweiter ausgedihrt werden.

2.2 Test am pythagor aischen 3-K erper-Problem

Dieser N-Body-Code wurde am pythaga&ischen 3-Korper-Problem getestet. Das Ziel war es,
die Genauigkeit und Stabilimt des Codes zwberpreifen. Dabei war es nicht beabsichtigt, einen
Code zu produzieren, um dieses spezielle Problem ireglichst kurzer und e zienter Weise
zu lesen. Datir gibt es deutlich bessere und schnellere Verfahren, wie im aogegangenen
Abschnitt erwahnt.

Die Ausgangskon guration der drei Punktmassen sieht wie folgt audie Massen und die jeweils
gegemberliegenden Seiten stehen im Veditnis 3:4:5, sie haben keine Anfangsgeschwindigkeit
und dementsprechend keinen Drehimpuls. Dies ergibt das in Alidung 2.3 gezeigte rechtwink-
ligen Dreieck mit den angegebenen Koordinaten in relativeinheiten. Die eingeéihrten und
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Korper 2
P.(-2.-1)

y-Achse (relative Einheiten}

| | | | | | | | | | l |
-4
-4 2 0 2 4
x-Achse (relative Einheiten)

Abbildung 2.3: Ausgangskon guration des pythagosischen 3-Korper-Problems.

im Folgenden verwendeten dimensionslosen &en fur t (Zeit), m (Masse) undr (Lange) sind
dabei wber die Beziehungt?’Gm=r® = 1 verknupft, wobei fur eine physikalische Bedeutung
G im entsprechenden Einheitensystem zuahlen ist. Die Energie wird dagegen in Einheiten
vom Betrag der Gesamtenergi€ gesamt,anfang @Ngegeben, die sich mit der oberen Konvention
zu -12.81667 (in Einheiten vorG) ergeben wirde (siehe u.a. Formel 2.7). Daraus folgt zum
Beispiel #r die drei Massen 3 M, 4 M und 5 M bei einem Abstand von 3 pc, 4 pc und 5 pc
(mit G = 4:52 10 ¥ pcd/a®M ) fur die Zeit eine Einheit von 149 10’ Jahren und #r die
Gesamtenergie, umgerechnet in SI-Einheiten,1:11 10% J.

Der Schwerpunkt liegt im Koordinatenursprung und sollte whrend der weiteren Entwicklung
unverandert bleiben, genauso wie der Gesamtimpuls und Gesamtdrelpats nicht von 0 abwei-
chen durften. Dies wurde entsprechendiberpreft und es kommt bis zum Ende der Integration,
bei t=82, lediglich zu einer minimalen Verschiebung des Scewunktes um 1:32 10 °, wel-

ches dann ebenfalls zu vernadsigbaren Gesamtimpulserehrt. Aufgrund naher Begegnun-
gen und dem 1/r-Potential mussten etwa 100 Milliarden Iterabnen mit einer Intervalllange

von 82 10 ! durchgetihrt werden, um das hier gezeigte Ergebnis zu erzielen. Diesdeutete
jedoch auch eine enorm lange Rechenzeit von 50 h (vgl. Seify,3vas #r ein derartiges Pro-
blem eigentlich deutlich zu langsam wre. Aber wie schon er&hnt, sollte dies nur ein Test des
N-Body-Codes darstellen.

Zur Uberprafung der Genauigkeit und Konsistenz des Codes wurden die Siationsergebnisse
mit dem Paper von Szebehely und Peters (1967)Complete Solution of a General Problem of
Three Bodies\, verglichen. In Abbildung 2.4 und 2.5 sind die Baen der 3 Kerper aus dem
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Abbildung 2.4: Bahnen zwischen = 0 und Abbildung 2.5: Bahnen zwischen = 0 und
t =10 bei Szebehely und Peters. t = 10 bei der eigenen Rechnung.

Abbildung 2.6: Kombination von Abbil- Abbildung 2.7: Bahnen zwischent = 10
dung 2.4 und 2.5. und t = 20.

Paper sowie der eigenen Rechnung gegbergestellt. Dieser erste Teil umfasst eine Zeitspanne
von t = 10. Zusatzlich wurde die Bahn noch in zehn zeitlich gleich lange Tei unterteilt,
wodurch eine grobe Geschwindigkeitsabsstzung meglich ist. Kurze Intervalle bedeuten somit
ein kleine Geschwindigkeit.

Wenn nun die beiden Abbildung verglichen werden (Abb. 2.6), kannt man schon qualitativ
eine gutetbereinstimmung. Wieandert sich nun aber didJbereinstimmung zu immer spteren
Zeitpunkten? Dazu betrachte man Abbildung 2.7 bis 2.10. Hierrsil jeweils immer die mchsten
10 Zeitschritte dargestellt, wieder eine Kombination der Rénung von 1967 und der eigenen
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Abbildung 2.8: Bahnen zwischent = 20 Abbildung 2.9: Bahnen zwischent = 30
und t = 30. und t = 40.

Ergebnisse. DigYbereinstimmung ist immer noch sehr gut. Erst in Abbildung 2.11 komt es zu
einer deutlichen Abweichung: lorper 1 (blau) kommt aus ge erer Entfernung in Richtung der
sich schon umkreisenden &rper 2 (rot) und 3 (gren). In der Nahe des Koordinatenursprungs
weicht der Punkt der nahen Begegnung von é&per 2 und 3 (beit = 59:2, grauer Kreis) um
0.16 im Vergleich zum Paper ab. Dies entspricht einer Abweichg von 2.0 % in Bezug auf das
gesamte dargestellte charakteristische Sichtfeld.

Kerper 1 iegt danach aber auch in der eigenen Simulation augnoh Dreifachsystem heraus. Die
anderen zwei korper umkreisen sich weiterhin gegenseitig auf elliptischen Baen und bewegen
sich in entgegengesetzter Richtung vom Ursprung weg. Sie bildean ein nahes Zweifachsys-
tem. Dies ist auch ein gutes Beispiebf einen, Gravity Assist\, also der Fall, bei dem ein dritter
Kerper genug kinetische Energie aus der Bindungsenergie atleei Kerper erhalt, um aus dem
System zu entkommen. Es soll hier aber noch emimt werden, dass in der eigenen Rechnung
der entwichene Korper 1 nach einer sehr langen Zeit wieder akkehrt und nicht auf einer
hyperbolischen Bahn ins Unendliche verschwindet.

Energie

Mit einer Analyse der Energie ésst sich nun unter anderem entscheiden, wie gzise der N-

Body-Code funktioniert. Wenn diese in Abbildung 2.12 betradkt wird, zeigt sich auch hier

eine sehr gute Konsistenz. Wie erwartet, ist zu Beginn die kinsthe Energie Null und die

Gesamtenergie entspricht gerade der potentiellen Energie.éend der weiteren Bewegung
kommt es dann sandig zu nahen Begegnungen, die in der kinetischen und potietien Energie

als starke Spitzen zu sehen sind, da dieeiper dort hohe Geschwindigkeiten erreichen und
damit entsprechend viel kinetische und wenig potentielle Engie besitzen (vgl. Formel 2.7 und
2.6). Die Gesamtenergie bleibt bis zum Ende amhernd konstant.
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Abbildung 2.10: Bahnen zwischent = 40 Abbildung 2.11: Bahnen zwischent = 50
und t = 50. und t = 60.

Die Analyse der gesamten Energiewerte aller Iterationen ergifiolgende Relativwerte und
Verhaltnisse:

Epot,avg = 2:0750356

Ekin,avg = 1:0750351

EGesa_mt,avg = 1000 OOO 5

EGesamtAnfang = 1:0000000 (2.24)
EGesamt,Ende = 1:0000000

EGesamt,Max = 0:9999027

E Gesamt,Min = 1:0977253

E Gesamt,Ende =EGesamt,Anfang = 1:0000000

1:0978322 (2.25)
1930 202 6 Ekin’avg

E Gesamt,Min =Ecesamt,Max

E pot,avg

Aus diesen Werten lassen sich nun weitere Schlussfolgerungen zelfss sei aber vorher noch
einmal angemerkt, dass durch die Verwendung eines numerisshéerfahren lediglich eine end-
liche und keine kontinuierliche Anzahl von Daten vorhandenst, und zwar immer nur die, die
nach jedem endlichen Iterationsschritt ausgegeben werden.\Egrde in diesem Fall auch zustz-
lich nur jeder 500 000. Wert in die Ausgabedatei geschrieben, utheren Gm® e zu begrenzen.
Bei dem dadurch weiter verringerten Datensatz war es somit vowher Programmierung und
den Programmeinstellungen abdingig, in welcher Hohe eventuelle Abweichungen ausgegeben
wurden. Die charakteristischen Merkmale gehen dabei jedocikcint verloren.

Dies wird bei der Gesamtenergi&gesamt Desonders deutlich. Die mittlere Energie, die Anfangs-
Und Endenergie EGesamt’avg, EGesamt’Anfang Und EGesamt’Ende) Slnd nahezu iden“SCh. Erst bel
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Energie E (in Einheiten der Gesamtenergie)
o

I O O \HHHH‘H\HHH
0 10 20 30 40 50 60

E E Zeit t (in relativen Einheiten)

Ekin pot ges

Abbildung 2.12:  Energieverlauf vonEyin, Epot UNd Egesamt ZWischent = 0 und t = 60.

der Betrachtung des Verlaltnisses der maximalen zur minimalen Gesamtenergi& desamt,max =
EGesamt,min ) Z€igt sich die hohe Variationsbreite des Gesamtenergie vorwat10 %, wie dies in
Abbildung 2.13 vergme ert dargestellt ist. Aufgrund des oben angewandten Ausgabeviahrens
kennte es jedoch gut sein, dass einige Zwischenwerte noch deh#ire Abweichungen zeigen
weirden. Die Abweichungen dihren dann zu dem Auseinanderlaufen am Ende der Simulation
zwischen der Arbeit von Szebehely und Peters (1967) und der higgezeigten Rechnung. Der
eigentliche Ursprung liegt hierbei nadirlich in der endlichen Iterationsknge und an der Tatsache,
dass diese nicht adaptiv angepasst wird (siehe Abschnitt 2.1).

Ein interessante Frage ist au erdem: Wie nah kommen sich zweieiper eigentlich im Ex-
tremfall? Dies ist gerade dann der Fall, wenn die Gesamtenegginaximal abweicht (siehe den
kleinen Peak bei der Gesamtenergie in Abb. 2.12 bzw. den Sprungibb. 2.13). Das Abstands-
und Energieminimum tritt in Wbereinstimmung mit dem Paper von Szebehely und Peters bei
t = 15:83 zwischen torper 2 und 3 auf und betagt:

Minimaler Abstand: rq, = 0:000 824

Dabei ist wieder der reduzierte Datensatz zu beachten. Die zweerper sind und wirden sich
bei besserer Auesung sicherlich mher kommen (zum Vergleich: bei Szebehely und Peters sind
als minimaler Abstand 0.0004 angegeben).

Des Weiteren ist noch wichtig, wie sich der Gesamtenergievarfam Mittel wber die gesamte
Rechenperiode veralt. Dabei ist der Anfang durch die Ausgangsstellung gegeben undsignde
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Abbildung 2.13: Energieverlauf VONE gesamt (Vergre ert) zwischent = 0 und t = 60.

bei t=82 so festgelegt, dass sich nach der Bildung des Zweifachgyss alle 3 Korper meglichst
weit voneinander entfernt aufhalten, damit es zu keiner Vésschung auf Grund der bei na-
hen Begegnungen auftretenden Energie uktuation kommt. D& Verhaltnis der Gesamtenergie
zwischen Ende und Anfand= gesamt,ende =Ecesamt.antang €rgibt dann 1:000 000 0. Erst bei genaue-
rer Analyse der Energiedaten kann eine kleine Eghung der Gesamtenergie um:3 10 © %
bestimmt werden, die hauptschlich durch den Sprung beim minimalen Abstand gegeben ist
(siehe dazu noch einmal Abb. 2.13).

Die Erhaltung der Gesamtenergie,sfr das in diesem Fall gebundene, abgeschlossene System,
wird auch durch den Virialfaktor (vgl. Formel 2.8) von 1:9302026 begttigt. Das Verhaltnis

der mittleren kinetischen und potentiellen Energi€E ot avg =Exinavg Weicht dennoch deutlich
von -2 ab. Dies ist jedoch ebenfalls auf die endliche Zahl den&giewerte und den gro en
Energie uktuationen von Eyj, und E,q: zureckzufehren.

Aus den Simulationsdatendsst sich ebenso entnehmen, dass sich alle 8rger immer exakt in
der z = 0 Ebene bewegen, es also zu keinen, durch das numerische Veda oder deren Im-
plementierung bedingten, ungnstigen stochastischen E ekten bzw. Rundungsfehlern kommt.
Auf der beiliegenden CD ist noch einmal eine 3-dimensionale Aration der Bewegung aller 3
Kerper zu sehen, die dies eindrucksvoll besdigt (siehe dazu den Hinweis zu IDL auf Seite 36
und auf der CD die Datei Qmovie_ 3body partl/2.mpg).

Umkehrung der Rechnung

Die gesamte Berechnung umfasst ein Zeitintervall vont = 82. Dies ist noch einmal in Abbil-
dung 2.14 dargestellt. Wegen der Zeitinvarianz der Beweguwygleichungen dihrt eine Umkeh-
rung der Geschwindigkeitsvektoren am Ende der Rechnung zu eirfmkehrung der Integrati-
onsrichtung. Wie in Abbildung 2.15 zu sehen ist, gelingt es jedoaicht, die Ausgangskon gura-
tion wieder zu erreichen. Nach einer Zeitspanne vont = 50 (von t = 82 bis t = 32) weicht die
Umkehrrechnung endgltig von der Ausgangsrechnung ab. In der Abbildung ist dies durctien
grauen Kreis angedeutet. Die restlichen t = 32 verlaufen dann verschieden: Das in der Aus-
gangsrechnung entstandene Zweifachsystem bleibt weiterhinstehen. Entsprechend ist auch
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Abbildung 2.14: Gesamte Ausgangsrech-  Abbildung 2.15: Gesamte Umkehrrech-
nung ( t =82). nung ( t =82).
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Abbildung 2.16: Gespiegelter Energiever-  Abbildung 2.17: Energieverlauf bei der
lauf bei der Ausgangsrechnung (t = 82). Umkehrrechnung ( t = 82).

der Energieverlauf unterschiedlich, wie in Abbildung 2.16 wh2.17 zu sehen ist. Dabei wur-
de der Energieverlauf der Ausgangsrechnung gespiegelt, um ledieéésser vergleichen zwknen.

Zusammenfassung

Es kann trotz allem zusammenfassend festgestellt werden, dass NeBody-Code korrekt und
stabil genug arbeitet, um zum Beispiel nahe Begegnungen gut karechnen. Auch die Energi-
en zeigen den erwarteten Verlauf. Das pythagaische 3-Keorper-Problem kann somit gerechnet
werden, ohne das es zu greren Abweichungen kommt. Dieser N-Body-Code wurde ebenfall
noch im Mehrkerperproblem unseres Sonnensystem getestet und gab auch hier dchtigen
physikalischen Bewegungen wieder. Der einzige gro e Nachtat die, auf Grund der immer
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nur konstant wahlbaren Iterationsknge bedingte, deutlich zu lange Rechenzeit. Darfdie ei-

gentlichen Simulationen nicht so viele Iterationen notwend sind und die im machsten Abschnitt

beschriebenen Erweiterungen angebracht werden, wird diesevechon am Anfang des Kapi-
tels erwahnt, im Weiteren keine wesentliche Rolle spielen. Entscheitder wird dann hier die

Teilchenzahl sein.

Dazu soll noch angemerkt werden, dass die Implementierung eN-Body-Codes zu Beginn als
Ubungszweck geplant war und danach ein schon fertig implemesttier N-Body-Code verwendet
werden sollte. Es stellte sich jedoch heraus, dass dies aus medmeégreinden nicht so einfach ist.
Denn ein vorgefertigter N-Body-Code, wie z.B. der von Sverrearseth (Aarseth Webseite und
Aarseth 1999), besitzt wllig verschiedene Input- und Outputparameter, so dass die Anpsung
des Codes entschieden zu viel Zeit in Anspruch genommesittie. Der hier vorgestellte N-Body-
Code ist zudem keing Black Box\ und lieferte gute Testergebnisse. Aus diesem Grund wdiim
Weiteren der eigene N-Body-Code angepasst und erweitert.

2.3  Weiterentwicklung: Stern- und Plummerradius

Wie in den zwei vorangegangenen Abschnitten zu sehen war bzwsd®ieben wurde, liegt
bei der Integration das gro e Problem bei der #r-Abhangigkeit des Newton'schen Gravi-
tationspotentials. Dieses kann jedoch durch Eimhrung einer Konstanten im Nenner, dem
Plummerradius , modi ziert werden. In diesem als, Plummer softening\ bezeichneten Ver-
fahren geschieht damit physikalisch eine Ersetzung der Punkitehen durch Teilchen mit aus-
gedehnten Plummerspharen. Die Teilchen bekommen somit einen e ektiven Radius. Diab-

geanderten Gleichungen 2.4 und 2.%if das Potential und die Kraft sehen dann wie folgt aus:

X m
i = G —— 2.26
J=1;j6i(rﬁ+ %) (229
Fo= o mmx %) (2.27)

j=1;6i (rf + 22

In Abbildung 2.18 und 2.19 sindéir = 0:3 das Potential und die Kraft in relativen Einheiten
dargestellt. Zum Vergleich wurde noch zwedzlich der Verlauf im Newton'schen Fall eingetragen.
Wie gro sollte nun aber optimalerweise gewhlt werden? Es zeigt sich, dass bei dem 5-fachen
-Wert (r=1.5) beide Funktionen fast identisch sind, die Kraft weicht nu um etwa 6.1 % ab,
beim 10-fachen Wert nur noch um 1.5 %. Dies bedeutet®F gro e Abstande geht das Plum-
merpotential in das Newton'sche Gravitationspotentiakiber, entsprechend auch bei der Kraft.
Weiterhin ist zu erkennen, dass bai ! 0 es zu keiner Singularét mehr kommt. Das Potential
geht gegen einen konstanten Wert (=10/3) und die Kraft gegen Null. Die Beschleunigung,
sich sehr nah begegnender Teilchen, nimmt aus diesem Grund abegibestimmten Entfernung
nicht mehr zu, sondern ab. Dies bedeutet jedoch auch, dass ddufmerradius nicht zu gro
gewahlt werden darf, um bei nahen Begegnungen den systematischezhler (Bias) gering zu
halten, aber auch nicht zu klein, damit der zuackgelegte Weg pro Iteration immer noch deut-
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Abbildung 2.18: Betrag vom Potentialver- Abbildung 2.19: Krafteverlauf bei Newton
lauf bei Newton und Plummer in relativen und Plummer in relativen Einheiten.
Einheiten.

lich darunter liegt, so dass die Teilchen das Plummerpotentiauch wahrnehmen lbnnen. Fur
Beispiele siehe ster Seite 43 und Tabelle 3.2.

Es ergibt sich nun der Vorteil, dass die Intervalbknge ge er gewahlt werden kann und da-
mit weniger Iterationen notwendig sind, sowie eine adaptiventervalllangenanpassung nicht
berstigt wird. Dies fehrt zu einer erheblich lrzeren Rechenzeit. Ein weiterer Aspekt betri t
die Energieerhaltung, denn ohne das Plummerpotentiabknen einzelne Teilchen sehr hohe Be-
schleunigungen und damit hohe Geschwindigkeiten erreichéis Folge bewegt sich das Teilchen
innerhalb eines Iterationsschrittes soweit vom Begegnungsgdrweg, dass es eine viel zu gerin-
ge Anziehungskraft sprt und den gre ten Teil seiner hohen kinetischen Energie beibeitt und
zur unkontrollierten Streuungen Shot Nois§ kommt. Des Weiteren kann es bei Punktteilchen
auch vorkommen, dass diese sich ungehindert durchdringe@verstepPhanomen). Dies alles
fuhrt zu Fluktuationen beim Verlauf der Gesamtenergie und sorzur Verletzung der Energie-
erhaltung. Mit der Einfuhrung des Plummerpotentials werden diese E ekte abgemilde F ur
eine eingehendere Diskussion des Plummerradiuses, sowie Methade Verbesserung des Sof-
tenings durch zum Beispiel adaptive Softeningdngen, wird auf Dehnen (2001) verwiesen.

Sternradius

Um spater den Sternen auch eine Ausdehnung zu geben, wird ein Stexius eingedihrt.
Zureckfallende Teilchen der abgesto enen #lle werden, sobald sie sich innerhalb des Sternradi-
us be nden, vom Stern eingefangen. Das Teilchen nimmt fomanicht mehr an den Berechnun-
gen teil und die Gesamtteilchenzahl sinkt. Sein Impuls und s&rMasse werden auf den Stern
ebertragen. Es kann damit auch weiterhin bei den Sternen didewton'sche Gravitationskraft
verwendet werden.
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Kapitel 3

Numerische Simulationen
und Ergebnisse

In diesem Kapitel werden die Simulationen vorgestellt, die degravitativen Ein uss eines Be-
gleitsterns auf LBV-Nebel berechnen. Insbesondere soll geforwerden, wie sich die Exzentri-
zitat der Bahn des LBVsandert, ob sich so etwas wie einequatoriale Scheibe ausbilden kann
oder andere Strukturen auftreten. Dabei werden einige witthe Annahmen und Naherungen
gemacht:

Es handelt sich um ein Doppelsternsystem aus LBV und Begleitstern

Es soll hier nur der gravitative Teil der Wechselwirkung untesucht werden. Die Ster-
ne und Hellenteilchen bewegen sich auf rein ballistischen Bahnen entsphend ihrem
Gravitations- bzw. Plummerpotential. Zustzliche Krafte, wie

{ Strahlungsdruck und
{ magnetohydrodynamische Wechselwirkungen

werden vernachéssigt. Diese knnten den gravitativen Ein uss eher abschechen und
ausschmieren, sowie zafzlich zur Entstehung von Sto fronten fehren. Insbesondere wird
damit die Wechselwirkung mitalteren, langsameren Sternenwinden und dem ISM unter-
dreckt.

Der genaue physikalische Mechanismus, derrfeinen Ausbruch verantwortlich ist, wird
hier ebenfalls keine Rolle spielen. Dieslenteilchen bekommen einfach einen Anfangsim-
puls.

Da es sich um einen eruptiven Ausbruch handelt, wird angenommettass die Sternklle
des LBVs in einem vergleichsweise kurzen Zeitintervall abgégs wird. Das Intervall
sollte daher viel lrzer sein als eine Umlaufperiode. In der Simulation wird die efle
instantan abgegeben werden.

Die Sterne werden als Punktteilchen mit Sternradius behadt. Nur zu Beginn bilden die
weg iegenden Teilchen eine Art Hille, dabei besteht diese auch nur aus Punktteilchen mit
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e ektiven Radius und jeweils gleicher Masse. Des Weiteren vien die Teilchen homogen
und isotrop in der Helle verteilt, um nur den ungesbrten Ein uss des Begleitsterns zu
untersuchen. Zustzlich bekommen die Teilchen noch eine Rotationsgeschwigheit.

Im Abschlusskapitel ab Seite 59 wirckiberpreft werden, wie gut diese Annahmen und &he-
rungen sind und inwieweit diese auf die Simulationsergebnissenkiss haben kennten.

3.1 IDL und C++

Bevor die Ergebnissen gezeigt werden, hier noch ein kurzer &hub eber die verwendeten
Programmiersprachen. Der Programmcode mit der Dokumentain liegt in Form einer CD bei
(Anhang B auf Seite 67).

C++

Die Umsetzung des Runge-Kutta-Verfahrens und damit der Beregoung der Gravitations-
wechselwirkung ist in C++ programmiert. Alle Berechnungen edlgen mit double precision
Genauigkeit, also mit 16 signi kanten Stellen. Zum compilien des Codes wurde der icc-
Compiler von Intel (Version 7.1 #ir 32-bit Anwendungen) mit der Standardoptimierung (-01)
verwendet.

IDL und Filme

Zur Auswertung und gra schen Darstellung wurde vorwiegend dasrBgramm IDL verwendet.
Damit wurde im Speziellen die sater genauer vorgestellte Dichteverteilungsdarstellung odlt-
orientiert programmiert. Auch die meisten bisher gezeigten Ablodlungen waren (neben Gnuplot)
in IDL erstellt worden. Mit diesem Programm war es ebenfalls aglich, langere Filmsequenzen
zu produzieren. Diese lassen sich nun nicht direkt in der Druckwon dieser Arbeit zeigen.
Stattdessen werden in diesem Kapitel einige Bildsequenzen ahitget. An den entsprechenden
Stellen wird es aber einen Verweis auf den Dateinamen im Fierzeichnis der beiliegenden CD
geben. Diese énnen noch zuatzlich betrachtet werden.

Programmablauf

Die Abfolge der Programme ist sehr einfach und soll hier nur kurznd mbersichtlich in Abbil-
dung 3.1 als Ablaufdiagramm dargestellt werden.

Als erstes wird die Anfangsverteilung, also die Position, die Gesamdigkeit und Masse, wie im
nachfolgenden Abschnitt gezeigt, berechnet. Diese dienen daals Inputwerte fur die eigentliche

N-Body-Simulation, siehe Abbildung 3.2, die mit dem Runge-Kua-Algorithmus und einigen

Weiterentwicklungen durchgedihrt wird. Dies ist dann auch der zeitaufwendigste Schritt. Dg

Ausgabedatei wird danach in IDL ausgewertet und es werden die iRlussdiagramm gezeigten
meglichen Diagramme und Bildsequenzen ausgegeben.
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Eingabewerte: Slernmassen, Periode, Exzenirziial
LRV und Plummerparamelsr, lleralionagrdfen

[ anfangswerte.txt ‘

S

Berechnung der Ausgangskonfiguration,

: inklusive Yerteilung der Hullenteilchen

: anfangswerte.cpp
random.h I— in der LBY-Hulle

Unter- | i abe.tyt | UDeTgEbewerte lierationsgroen, Stern-und |
programme ! eingabe.tx Plurnmerradius, O Gaeschwindigkeil, Maszse

i functions.h ; Eigentliche N-body-Rechnung mit Runge-
' ' nbodystern.cpp Kutta-Werfahren 4. Ordnung (Plummer- '

ausgabe.h bzw. Newton'sche Gravitationskraft)

________________________________ Y ]
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sw+impuls.cpp
L A
conﬂguration.txt] Datenauswertung und Darstellung in IDL
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filmpro | oropeiiung!

Abbildung 3.1: Ubersicht eber alle Programme und deren Zusammenspiel.
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IDL und+&

main: nbodystern.cpp

Header {, functions ", ausgabe h") und Biblicthelken sinkinden

‘ariablen deklarieren

Farameter aus eingabe txi" einlesen

Zwel dynamische Arrays erstellen, in denen die Zwischenwerte
abwechselnd abgespeichert werden, sowie Vector zum
abspeichern des Teilchenstatus anlegen

Ausgabedatel  ouf " initialisieren

Hauptschleife 1 (Iterationsschleife): Lese- und Schreibarray festiegen

Vorschleife: Teilchen aussortieren, die innerhalb des Stermradius
liegen (Impulsibertrag auf Stern und andern des Teilchenstatus)

Hauptschleife 2 (Basisschleife): ein Teilchen initialisieran

Hauptschleife 3 (Vergleichss chleife): '/ergleichsteilchen initialisieren

Welches Potential
verwenden?

MNewtan Flummer

owischen Stermen baw, Zwischen Hillenteilchen:
Stern und Hollenteilchen: | Geschwindigkeit mit Rbd®
Geschwindighkeit mit Rl4® aus mit Plummerradius
aus Mewton'schen Gravi- | modifizierten Gravitations-
tationsgesetzt berechnen gesetz berechnen

Geschwindigkeit zwischenspeaichern

Ort berechnen, Energie zwischenspeichern

Meuen Ort und Gechwindighkeit in zweites Array abspeichern

Mach festem Ausgabeintervall Ort auch in oul ixt* schreiben
(eingefangene Teilchen erhalten Stermkoordinaten und Masse 0)

Meue Energie abspeichemn

Lese- und Schreibarray tauschen

Dateiausgabe:  outein txt" (um Rechnung ggf. forzusetzen)

Speicher wieder freigeben

PROGRAMMENDE

* Runge-Kutta-verfahren 4. Ordnung

Abbildung 3.2: Flussdiagramm des N-Body-Programms.
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Computerkon guration

Um die Rechenzeit vergleichen zuekinen, speziell mit anderen Computern undf zukeinftige
Anwendungen, soll hier noch die Hardwarekon guration des Rephbrs aufgelistet werden: CPU:
P4(3.06GHz), RAM: 1024MB (Rambus 1 066MHz) mit 2048 MB Swap, Gia GeForce4 MX
440 DDR (64 MB). Fur die Compilereinstellungen siehe Seite 36.

3.2 Anfangsverteilung

Zur numerischen Simulation der gravitativen Wechselwirkungwischen der abgegebeneneite
des LBVs und dem Begleitstern mit dem N-Body-Code sind einige Raneter festzulegen. Es
soll nun vorgestellt werden, wie wichtige Werte, wie Bahn- un&ternparameter des Doppels-
ternsystems, berechnet werden (ausettemeister 2004 und Unseld und Baschek 2004). Des
Weiteren wird gezeigt, wie die Ausgangsverteilung deretlenteilchen des masseverlierenden
LBVs ist. Am Ende werden alle Daten noch einmal tabellarisch audgjstet.

Bahnparameter

In Abbildung 3.3 ist ein Skizze zur Berechnung verschiedener Bgparameter dargestellt. Dabei
sind neben den BrennpunktenBP ), dem Schwerpunkt SP), dem Periastron (A : Punkt, an
dem die Sterne am nahesten beieinander sind) und dem ApastrofA : Punkt, an dem die
Sterne am weitesten voneinander entfernt sind) noch weitereaRameter angegeben. Dies ist
unter anderem die Exzentriziat e, die fur beide Ellipsen gleich ist und als

N
e = ayth; i=1;2 (3.1)

de niert wird. Dabei entspricht e = 0 einem Kreis, 0< e < 1 einer Ellipse unde = 1 einer
Parabel. Des Weiteren werden die Massan; und m, mit der GesamtmasseM = mj; + m,,
sowie die gro en Halbachsen der Ellipsenbahnen und a, mit a = a; + a, eingethrt. Die gro e
Halbachse des Gesamtsystenassteht noch mit der Periodeeiber das 3. Kepler'sche Gesetz wie
folgt in Beziehung:

(3.2)

Daraus lasst sich die gro e Halbachse des Gesamtsysteaaus der Periodendauer, die natlich
auch fur beide Sterne gleich ist, berechnen.

Uber die Proportionalitatsbeziehung der Massen

mq s )]

3.3
m 2 (3.3)
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m, SP,,, = BP", = BP", (= Koordinatenursprung)

Y

a, f ae ae f a,

SYSTEM 1 SYSTEM 2

Abbildung 3.3: Skizze zur Bahnparameterberechnun@P ...Brennpunkt, SP...Schwerpunkt,
PA ...Periastron und AA ...Apastron.

ergeben sich die gro en Halbachsea, und a, zu:

mp my
a= —aund aa= — a 3.4
! M ! 2 M ( )

Somit lassen sich nun die Anfangskoordinaten der 2 Sterne bestimmend ergeben #r den
Apastron eine Entfernung zum Systemschwerpunkt vory = a;(1 + €) bzw. r, = a;(1 + €) und
einen Periastronabstand vorr; = a;(1  €) bzw.r, = ay(1 e).

Zur Berechnung der Anfangsgeschwindigkeit werden noch wegeGleichungen beatigt. Dies
sind zum einen die Gleichungeref den Gesamtdrehimpuls,

1. L = mqryvy+ morovo; (35)
und fur die Gesamtenergie,

Gmlmzl
rh+r ’

1 1
2. E = Zmyvi+ Zmyvi

2 2 (3.6)

sowie zwei Proportionalimtsbeziehungen von Massen und Geschwindigkeiten im Apastron (in-
diziert mit a) und Periastron (indiziert mit p),
my V2:a msy ﬂ

3 — === und 4. — =

(3.7)
mo Vl;a mo Vl;p
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Werden in den ersten beiden Gleichungen (3.5 und 3.6) die verhangegebenen Entfernungs-
relationen eingesetzt, ergibt dies 4 Gleichungen mit den 4 Uekanntenvi.s; Vo.a; Vi, und Vo.p.
Da der Gesamtdrehimpuls und die Gesamtenergie Erhaltungsgen sind, kann nun die Ge-
schwindigkeit im Periastron bzw. Apastron beider Sterne, in Abdngigkeit des Abstandes bzw.
der Periode (Glg. 3.2), sowie den Massen der Sterne und der Exzeit at, abgeleitet werden
(siehe dazu Anhang A, Seite 65). Dies ergibt im Periastron folgea Sterngeschwindigkeiten:

Gm2(1+e) Gm2(1+e)
2 _ 2 2 _ 1
= — £ d = — =
Vl,p (1 ) un V2’p (1 )

(3.8)

Damit lasst sich nun die Anfangsgeschwindigkeit als Inputwenif den N-Body-Code berechnen.

Sternparameter

Da fur den Stern nur die MasséM gegeben isti1 ist nachfolgend nicht mehr die Gesamtmasse,
sondern entspricht den Einzelmassem; bzw. m,), werden daraus alle beetigten Sternpara-
meter abgeleitet. Der Wichtigste ist der SternradiusRk. Dieser ksst sicheber die einfache
Masse-Radius-Beziehung

M
R=R — :
y (3.9)

gut annahern (Camenzind 2005). Dabei sind Rund M der Sonnenradius und die Sonnen-
masse. Entsprechend berechnet sich nach Abgabe eines Teils derr8tillle der neue Radius.

Die Fluchtgeschwindigkeit ergibt sich aus der Gleichheit vo&i, (2.7) und Epy (2.6) fur eine
Parabelbahn zu:

F
2GM
VFlucht = R (3.10)

Diese wird einen ersten Anhaltspunkt dafr liefern, mit welcher Geschwindigkeit die Hlle des
LBVs abgegeben werden sollte. Des Weiteren soll der Stern roéie. Die maximale Rotationsge-
schwindigkeit auf der Sternoberache ksst sich entweder direkt aus der Fluchtgeschwindigkeit
oder mber das Kmftegleichgewicht von Zentrifugalkraft und Schwerebes@nigung ableiten:

_ mvrzot,max - GmM
F, = T und Fe = R2 (311)

Das ergibt die maximale Rotationsgeschwindigkeit von

GM
Viotmax = R (3.12)

am Aquator in der Rotationsebene.
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H ullenteilchen

Zur Simulation der abgesto enen Hille wird eine g® ere Anzahl von Punktteilchen verwendet,
die anmnglich in der Sternhulle platziert werden. Jedes Teilchen besitzt die gleiche dsem.
Sie ist gegeben durch den Quotient aus angenommener abgegebd&lasse und Teilchenzahl.
Dadurch ist mit Gleichung 3.9 auch gleich der Bereich derdfle festgelegt, in dem die Teilchen
verteilt werden. Feir eine nicht zu symmetrische Verteilung, wird diese noch durchufallszahlen

modi ziert. Um die Simulationen auch f ur geringe Teilchenzahlen ohne gro e Impulskorrektu-
ren des Sterns durchfhren zu kennen, wurde die Hille noch in acht Teile zerlegt, damit in jeder
Richtung etwa gleich viele Teilchen abgesto en werden, wodth folglich die Teilchenzahl auch
auf ein Vielfaches von acht festgelegt ist. Schematisch sieht derechnung der Koordinaten
der Hellenteilchen in Bezug auf den Sternmittelpunkt wie folgt as:

Zuerst werden der Winkel (, ) und der Abstand (r eichen ) In Kugelkoordinaten mit einer
zufalligen Verteilung berechnet:

arcsin mit 0:5 0:5
2 mit O 2 (3.13)
leichen = R H (1 ) mit R H r R

mit H = Hullendicke und im Bereich von 0 bis 1 in double precision

Nun wird noch in kartesische Koordinaten transformiert:

XTeilchen = ITeilchen SIN COS
Yteilchen =  TTeilchen sin sin (3.14)
Z1gilchen = ITeilchen COS

Es kommt dadurch zu einem kleinen systematischen Fehler bei dégrteilung in radialer Rich-

tung, so dass mehr Masse im inneren Bereich derlt¢ ist als im Au eren. Dies ist aber

physikalisch sogar sinnvoll. Um einen Fehler bei der Verteilunguden -Winkel zu vermeiden,
wird in der ersten Zeile der arcsin der Zufallszahl genommen. & Ergebnis ist als Draufsicht
der dreidimensionalen Verteilung in Abbildung 3.4efr 2000 Teilchen gezeigt.

Diese bekommen nun eine Anfangsgeschwindigkeit. Einmal in rablir Richtung: v,5¢ und dann
in Rotationsrichtung: v,ot. In Abbildung 3.5 ist in der Draufsicht zu sehen, wie sich die Teil-
chen in Aquatornahe nahezu kreigirmig um den Sternschwerpunkt bewegen. Des Weiteren
ist in Abb. 3.4 und 3.5 die Sternbegrenzung (in @n) eingezeichnet, in diesem Fall mit dem
Radius, den der Stern hat, nachdem er die #lle abs® t. Wie auf Seite 33 schon angegeben,
werden alle Teilchen, die ins Innere des Stern=uszen, vom Stern eingefangen. Diesilirt dazu,
dass einige Bahnen ins Zentrum laufen. Denn jene Teilchengdieine ausreichende Rotations-
geschwindigkeit besitzen, fallen auf den Reststern aok. Zur besseren Ausgabeformatierung
bekommen diese eingefangen Teilchen die Koordinaten desrBsezugewiesen, was dann in der
Zeichnung mit dargestellt wird. Zustzlich wird die Anfangsgeschwindigkeit und -richtung noch
in geringem Ma e variiert.
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Abbildung 3.4: Verteilung von 2000 Teil- Abbildung 3.5: Teilchenbahnen bei einer
chen in der Sternhlle des 100 M -LBVs bei Rotationsgeschwindigkeit vonv,,y = 1:1
einem Ursprungsradius von 0.47 AE. Viotmax UNd Viag = 0 km/s.

Aufgrund der nicht ganz kugelsymmetrischen Anfangsverteilundyedingt durch die Verwen-
dung der Zufallszahlen muss die Impulserhaltung noch separatefordert werden. Da im
Schwerpunktsystems des Sterns der Gesamtimpuls Null sein muss,

X
PRreststerm + PHullenteilchen = 0, (3.15)
Helle

wird bei der Anfangsverteilung zu dem Stern eine zaliche Geschwindigkeit von

m X
vReststem = Ve VHullenteilchen (316)
Heulle

addiert. Beim Einfang von Teilchen wird dann eine entsprechde, ebenfalliber die Impulser-
haltung hergeleitete, Geschwindigkeit addiert.

Aufgrund des auf Seite 33 eingehrten Sternradius kann, wie erwhnt, zwischen den Sternen
und zwischen den Sternen und Teilchen weiterhin mit dem Newtmthen Gravitationspoten-
tial gerechnet werden. Nur zwischen den #flenteilchen wird das in Abschnitt 2.3 eingefhrte
Plummerpotential verwendet. Der Rjummerradius wird eber die mittleren Entfernung zwi-
schen den Hillenteilchen festgelegt:® Hellenvolumen=Teilchenzahl. Zustzlich kann noch ein
Korrekturfaktor zwischen 0 und 1 oder go er angegeben werden, damit der Plummerradius die
Bedingungen im oben genannten Abschnitt immer eafit. Typischerweise betmgt der Plum-
merradius mindestens das Zehnfache der maximalen Wegde pro Iteration. Die gravitativ
interagierenden Hillenteilchen bilden somit untereinander ein kollisionsfres System, nicht je-
doch mit den Sternen.
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Parameter Variationsbereich Standardwert Einheit
LBV-Sternmasse: M gy 80 bis 120 100 M
Begleitsternmasse: Mgs 50 bis 80 70 M
Periode: T 2020 Tage
Exzentrizitat: e 0.0 bis 0.95 0.2 dimensionslos
Plummerradiuskorrektur: 0.05 bis 10 0.05 dimensionslos
LBV Teilchenzahl: 16 bis 2000 1000 dimensionslos
LBV Teilchengeschw.k.: Viad 500 bis 1000 700 km/s
LBV Rotationsgeschw.k.: Vi 0.0 bis 1.0 0.5 Vrot max
LBV abgegebene Masse: 4 M 0.0 bis 1.0 0.03 M gy
LBV Geschw.k.variation: 0.0 bis 0.2 0.05 dimensionslos
LBV Richtungsvariation: 0.0 bis 0.2 0.05 dimensionslos

Tabelle 3.1: Eingabe- und Variationsparameter éir die Simulationen.

Tabelle Inputparameter

In Tabelle 3.1 sind nun alle wichtigen Inputparameter zusamnmgefasst. Der Variationsbereich
gibt dabei an, in welchem Bereich die Werte maximal vandert wurden. Im oberen Teil der
Tabelle sind die vorgegebenen Werte eingetragen, im unteréail die angenommenen Anfangs-
einstellungen #r die Teilchen der abzusto enden Hlle des LBVs.

Die zwei hervorgehobenen @ren ,Teilchengeschwindigkeit' undabgegebene Masse™ stellen
dabei die Hauptvariationsparameter dar und werden bei den Sutationen den ge ten Ein uss

auf die Ergebnisse haben. Wie sgper zu sehen ist, bestimmen sie, neben der Teilchenzahl, das
Aussehen der Dichteverteilung und die Entwicklung des Doppetsnsystems fast vollsindig.
Die Rotationsgeschwindigkeit, angegeben als Vielfaches ibinmaximal meglichen Wertes, und
die weiteren Variationsparameter spielen dagegen eher eingargeordnete bis gar keine Rolle.

Mit den Standardwerten ergeben sich die in Tabelle 3.2 angd&gmen typische Systemgren
als zum Teil weitere Inputparameter. Im Verweis ist zuszlich noch einmal angegeben, aus
welcher Formel sich der jeweilige Wert berechnemdst. Die Richtung der betragsm ig ange-
gebenen Vektorwerte kann aus Abbildung 3.3 entnommen werdeDabei orientieren sich alle
diese Gp en an den Werten von Carinae (vergleiche dazu Tabelle 1.1 bis 1.3 ab Seite 10).rDe
Grund fur die Wahl der angegebenen Werte als Standardwerte wird inaohfolgenden Abschnitt
genauer besprochen. Es werden, soweit nicht anders angegelenSimulationsergebnisse auch
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Parameter Wert Einheit Verweis
Geschwindigkeit LBV: Vopy -47.05 km/s (3.8)
Geschwindigkeit Begleitstern: vy 67.22 km/s (3.8)
Periastronabstand: M40 13.86 AE 3.4
Plummerradius: 106 km (2.26)
LBV Fluchtgeschwindigkeit: VFlucht 617.6 km/s (3.10)
LBV Rotationsgeschwindigkeit: Vi 218.4 km/s (3.12)
LBV Sternradius: Risv 6:96 107 km (3.9
LBV H wullendicke: H gy 0:21 10" km (3.9
Begleitsternradius: Rgs 4:87 10" km (3.9)

Tabelle 3.2: Typische Systemge en.

immer fur diese dargestellt. Wie aber schon zu erkennen ist, weichenigeénWerte von denen
von Carinae ab. Diese wurden gadert, um etwas allgemeingltigere Ergebnisse zu erhalten.

Des Weiteren sind zur Orientierung in Tabelle 3.3 noch die Itationsgre en angegeben. Dabei
bezeichnet Ausgabewerte”, welcher wievielte Wert jeweils ausgegebendpyrauch hier wieder,
um die Dateigm® e zu begrenzen. Die Rechenzeit variiert entsprechend zwign einigen Stunden
und wenigen Tagen. Dies éingt aber zustzlich noch stark von der Entwicklung der Teilchenzahl
ab (siehe Seite 33).

3.3 Simulationsergebnisse

Es soll nun gezeigt werden, wie der Begleitstern die abgestoeehBV-Hellle beein usst. Dazu

wird nach der Analyse des reinen Doppelsternsystems untersuchtiewsich die Teilchen des
LBV-Nebels bei verschiedenen Anfangsgeschwindigkeiten vereil Dies wird in einer Dichte-

darstellung eingehender betrachtet werden. Dabei ist esrfdie sich andernde Bahnbewegung
(und damit die Exzentrizitat) entscheidend, wie viel Masse insgesamt verloren geht. Zum bidls

folgt noch eine energetische Betrachtung, wobei im Folgendenmer von den Annahmen und
Vereinfachungen von Seite 35 ausgegangen wird.

Doppelsternsystem

Als erstes soll die Bewegung der beiden Komponenten des Doppeissystems untersucht wer-
den. Dazu sind in Abbildung 3.6 die ungestten Bahnen #r die Standardwerte mit unter-
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Parameter Variationsbereich Standardwert Einheit
Iterationsanzahl: 16 bis5 1¢° 10% dimensionslos
Intervalll ange: 5 bis 1000 500 s
Ausgabewerte: 100 bis 2000 500 dimensionslos

Tabelle 3.3: Typische Iterationsgm® en.

schiedlicher Exzentrizimt gezeigt. In ihnen ist zustzlich noch die Ausdehnung des LBVs und
des Begleitsterns eingezeichnet, sowie die Einteilung dertBain etwa 100, zeitlich gleich lange
Intervalle. Dabei entspricht ein Intervall genau 2 000 Iterdonsschritten von 1000 s lange. Bei
einer extremen Exzentriziat von e = 0:95, wie bei einigen Vay entlichungen aus Beobach-
tungen abgeleitet wurde (Abschnitt 1.2), wrden sich die Atmospleren beider Sterne schon
fast berihren. Als Ausgangsexzentrizét wird fer die nachfolgenden, eher allgemeinetiigen
Rechnungen dann vorwiegend = 0:20 gewahlt, da davon auszugehen ist, dass sich vor einem
Ausbruch eber einen &ngeren Zeitraum eine Bahn mit niedriger Exzentrizét eingestellt ha-
ben sollte. Zum anderen wrden bei einer Bahn, bei denen sich beide Sterneastlig sehr nahe
kommen, nicht vernachéssigbare Gezeitenlafte auftreten, die durch die hier angenommenen
Punktmassen nicht angemessen berechnet werdesnkten.

Des Weiteren nusste eigentlich auch davon ausgegangen werden, dass die Pemnodduer zu
Beginn verschieden war. Da sich die ®renordnung, wie smter zu sehen ist, nicht zu stark
andert und ansonsten keine Doppelsternperioden bei LBVs bekdnsind, werden die 2020
Tage der momentanen Carinae Periode als typische Ausgangsperiode verwendet.

y Koordinate (in AE)
o
) | T T ‘

y Koordinate (in AE)
o
"

|

LBV
Begleitstern

LBY
Begleitstern
Intervallldnge: 1000s Iterationsanzahl: 175 000

Intervalllange: 1000s Iterationsanzahl: 175 000

\\I\\\I\‘\\I\‘\\I\\\I\ . L1 11
-5 0 5 10 15 5 -10

x Koordinate (in AE) x Koordinate (in AE)

o v |
-5 0 5

L1l
-15 -10 10 15

Abbildung 3.6: Sternbahnen éir M gy = 100M , Mgs = 70M , einer Periode vonl = 2020
Tagen und einer Exzentriziat links von e = 0:20 und rechts vone = 0:95. Der Periastro-
nabstand ri., betragt 13.86 AE bzw. 0.866 AE. Links ist zustzlich noch der Schwerpunkt
eingetragen.
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Abbildung 3.7: Energieverlauf vonEy;,, Abbildung 3.8: Vergre erte Darstellung des
Epot UNd Egesamt feIr €ine Periode. Gesamtenergieverlaufg gesamt feIr €ine Periode.

In Abbildung 3.7 ist nun der Energieverlauf (éir den Standardwerte = 0:2) uber eine Periode
dargestellt. Wie erwartet ergibt die Addition der periodischa Verlaufe vonE und Ey, einen
konstanten Verlauf beiEgesamt. Die Absolutwerte und Verhaltnisse ergeben sich wie folgt:

Epotavg = 71453350 10" J

Ekin,avg = 3:5801214 10" J

EGesamt,a\/g = 3:5652137 1041 J

EGesamt,Anfang = 3565 213 7 1041 \J (317)
EGesamt,Ende = 3:5652126 1041 J

EGesamt,Max = 3:5651832 1041 J

EGesamLMin = 3565 244 2 1041 J

E Gesamt Ende =Egesamt,anfang = 0:9999997

E Gesamt,Min =Ecesamt,Max = 1:0000171 (3.18)

Epot,avg 1:995 836 Ejin,avg

Dabei betrmgt die Energiezunahmaiber eine Periode nur sehr geringe 30 ° %. Die Gesamt-
energie zeigt innerhalb der Periode jedoch etwasegere Abweichungen. Dies ist in Abbildung
3.8 noch einmal verge ert gezeigt. Der zu beobachtende sinusfmige Verlauf lsst sich nicht
eindeutig interpretieren. Es scheint nicht von der Entfernng abzurangen, denn am Anfang und
am Ende, wo sich die Sterne am nahesten sind, und in der Mitte, we@sam weitesten entfernt
sind, ist die Energie in etwa gleich. Ein Rundungsfehler kommtugh nicht in Betracht, da mit
gereigend signi kanten Stellen gerechnet wird und sicE i, und Epy nur sehr gleichna ig stetig
andern. Es wird neglicherweise einfach durch das numerische Verfahren bedisgin. Da die
Abweichungen aber so gering sind (weniger als 0.002 %)hit dies zu keinem nennenswerten
Fehler. Der Virialfaktor von rund -1.996 ist wieder nur gerinéugig verschieden von -2, wobei
die Abweichung durch die schon besprochene, endliche Anzahl dterationsschritte herrehrt.

Die Verschiebung des Schwerpunktes liegt nach einer Perioeleenfalls nur bei sehr geringen
1.3 km. Dies entspricht nicht mehr als 6 10 8 % des Periastronabstandes,.,, bei einer ent-
sprechend geringerAnderung des Gesamtimpulses. Die Bahnbewegung selbst bleibt almér
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wieder exakt in der x-y-Ebene und die verbleibende z-Kompente des Drehimpulsegndert
sich um weniger als 210 *? %. Der absolute DrehimpulsL: ist dabei von der G® enordnung

LsGesamt = 1:94 10°° kgm?/s. (3.19)

Diese Fehler liegen damit im Bereich der Ungenauigkeit der Ejabewerte und sind aus diesem
Grund zum Teil durch Rundungsfehler bedingt und besttigen far das Doppelsternsystem die
Aussagenreiber die erho te Genauigkeit des numerischen Verfahrens. Daus folgt zum anderen
auch, dass die Wahl einer Intervaliinge von 1000 s kein Problem darstellt und diese nicht
geringer gewhlt werden muss. Rir die insgesamt 175000 Iterationen betrug die Rechenzeit
weniger als 1 Sekunde.

Anfangs- und Endgeschwindigkeiten

In Abbildung 3.9 sind nun zwei charakteristische Endverteilungn der Hellenteilchen fir zwei
unterschiedliche Anfangsgeschwindigkeiten in der Draufsichtfdie Bewegungsebene des LBVs
und des Begleitsterns gezeigt: Linksef ein Geschwindigkeit knapp oberhalb der Fluchtge-
schwindigkeit (Veucnt = 617.6 km/s), nach einer halben Periode, mit einem Massenvestuvon
4M =30 % (30 M ) und rechts fur eine etwas ®mhere Geschwindigkeit, nach einer entspre-
chend leirzeren, nur ein viertel so langen Periode, m4 M = 0.001 % (0.001 M ). Zusatzlich
sind noch die Bahnen der zwei Sterne und einige Iterationggen sowie die Anfangsteilchenzahl
angegeben. In beiden &len kommt es wegen der amhglichen Geschwindigkeit des LBVs in
negativer y-Richtung zu einer Verschiebung der Verteilunget abgegebenen LBV-klle in die-
se Richtung, die bei einer Transformation ins Bezugssystems dd8\s entsprechend wegfallen
weirde.
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Abbildung 3.9: Teilchenverteilung bei verschiedenen Anfangsgeschwindigkei: Links feir v o4
=625 km/s , Vit =0:0 Viormax und rechts ®ir viag = 650 km/s |, Vigt = 0:5 Viotmax -
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Links verteilt sich der Nebel, repasentiert durch die roten Punkte, sehr irreglr um das
Doppelsternsystem. Ein Teil &llt dabei wieder auf den LBV zumck bzw. trit auf den Be-
gleitstern, in diesem Fall insgesamt etwa 5 %. Dies wird zum Teilah durch die 5-prozentigen
Geschwindigkeits- und Richtungsvariation bei der Anfangsverileng mit beein usst. Unterhalb
der Fluchtgeschwindigkeit virde die gesamte LBV-Hille wieder zurickfallen.

Bei einer nur geringen Erl®hung der Anfangsgeschwindigkeit um einige 10 km/s ergibt sichje
in der rechten Abbildung zu sehen ist, bereits eine kugelsymmisithe Verteilung des Nebels. Es
kommt durch den Begleitstern nur zur Streuung einiger wenigdeilchen in der rechten oberen
Ecke. Bei einer noch bheren Anfangsgeschwindigkeit wird auch diese Struktur volendig
unterdreickt, siehe dazu zustzlich auf der CD 6 movieQ Teilchen.3D.mpg.

Dies zeigt, wie stark die Verteilung von der An-
fangsgeschwindigkeit abéingt und lasst schon er-
kennen, dass der gravitative Ein uss des zweiten
Sterns eher gering sein wird. Des Weiteren wur-
de der Hulle am Anfang eine Rotationsgeschwin-
digkeit von 05 Viotmax gegeben. Dieseihrt in 620 km/s 0 - 50 km/s
z-Richtung jedoch lediglich zu einer Ab achung

und damit zu einer oblaten Nebelverteilung. Wei- 625 km/s 50 - 100 km/s
tere Vergleichssimulationen mit anderen Variati- 650 km/s 200 - 300 km/s
onsparametern, einmal mit verschieden hoher und

einmal ohne Rotation, besatigen dies. Durch eine 700 km/s 300 - 400 km/s
hinzugekigte Rotation kommt es somit ebenfalls 900 km/s 600 - 700 km/s
zu keiner wesentlichen Beein ussung der Simu-

lationsergebnisse. Die Abaingigkeit von weiteren 1000 km/s 750 - 800 km/s
Parametern, wie Teilchenzahl und Massenverlust,

wird im spateren Verlauf mher diskutiert. Tabelle 3.4: Typische Endgeschwindigkei-

. ten bei gegebener Anfangsgeschwindigkeit
Betrachtet man nun noch einmal Tabelle 3.4, wo Viaa Nach wenigen Perioden (im Bezugs-

e_inige typische EndgeschV\_/indigkeite_n angeliStetsystem des LBVs, Fluchtgeschwindigkeit:

sind, so ist zu erkennen, wie hoch die Anfangsge\-/ = 617.6 km/s)

schwindigkeit der LBV-Nebel in etwa sein muss, " ' '

um die beobachteten Ausdehnungsgeschwindigkeiten zu erhalt®&eim Homunkulusnebel von
Carinae, mit etwa 750 km/s, ware beim Ausbruch damit rein ballistisch eine Geschwindig-

keit von 900 bis 1000 km/s ®tig gewesen. Dabei beziehen sich die Endgeschwindigkeiteh au

einen Zeitpunkt relativ kurz nach der Eruption, wo der Nebel ach einigen Perioden erst einen

Bruchteil (etwa 10 %) der beobachteten Ausdehnungen erreichiat. Obwohl die Geschwin-

digkeit im spateren Verlauf nur noch wenig abnimmt, msste also eigentlich von einer noch

heheren Anfangsgeschwindigkeit ausgegangen werden.

Anfangsgeschwin- Endgeschwin-
digkeit Vg digkeit

Eine zuatzliche Rotation fehrt nur zu einer leichten Erlmhung der Endgeschwindigkeiten in
der aquatorialen Ebene ( 50 km/s) und damit lediglich zur Verbreiterung des Geschwindr
keitsspektrums.
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Dichteverteilung

Eine gro raumigere Verteilung, wiederum ér die beiden Ausgangskon gurationen mit etwas
geringerer und herer Radialgeschwindigkeit,,q = 630 km/s bzw. 900 km/s und einem Mas-
senverlust von4 M = 30 % bzw. 3 %, ist in Abbildung 3.10 zu sehen. Diesmal wurdemirf
beide Ausgangskon gurationen drei Zeitpunkte (von oben nachnten), mit einer maximalen

Ausdehnung am Ende von 0.01 pc, in einer Dichtedarstellung altijlelet. Dies entspricht 5 %
der Ausdehnung des Homunkulusnebels bzw. dem 160-fachen desaB#onabstandes ., . Die

Bahnebene ist dabernquivalent zur x-y-Ebene (blaue Achsen), wobei die Bahnen d&terne

selbst nicht mehr zu erkennen sind. Die Rechenperiode endetdbwt durch die unterschied-
lichen Geschwindigkeiten, nach 28.5 Jahren (etwa 5.2 Per@@ bzw. 6.1 Jahren (etwa 1.1
Perioden).

Die Dichtedarstellung wird dabei wie folgt erzeugt: das Reelmgebiet wird in vorher festgelegte,
gleich gro e Kuben aufgeteilt und in jedem die Anzahl der dorivorhandenen Teilchen ermit-
telt. Zum besseren Kontrast werden die Zellen jedes Mal logdrinisch auf den Maximalwert
skaliert. Mit der Interpolation der 3D-Pixel ergibt sich, durch eine weitere entsprechende Ad-
dition entlang des Sehstrahls, die zu sehende projiezierte Biedarstellung des ausgeshlten
Volumens.

In den Abbildungen ist nun diese Zelleneinteilung (in diesem Aa29® 24400 Zellen, da sich
die ganzen Zahlen auf die Zellenmitte beziehen) mit den Skalungsfaktoren (rechts unten) und
der Teilchenzahldichte (links oben), sowie der Teilchenzhimit Zeitindex (links unten), gezeigt.
In den linken Abbildungen ist wieder die Entwicklung zu einerrregularen Verteilung und die
durch den Einfang geringer werdende Teilchenzahl zu erkesm Im Vergleich zu Abbildung
3.9 wird diesmal aber auch die hoch bleibende Teilchendichtehe des Doppelsternsystems
im Inneren deutlich. Dagegen bewegt sich in den rechten Abbidgen der Nebel wieder von
Anfang an kugelsymmetrisch radial nach au en, ohne dass im Inresr Teilchen verbleiben.

Die Untersuchung mit verschiedenen Anfangskon gurationen, e@n Dichtedarstellung im Be-
zugssystem des LBVs bzw. des Begleitsterns, sowie Betrachtungeneurverschiedenen Win-
keln, fuhrte ebenfalls zu keiner Feststellung von Abweichungen derzgggten Strukturen. Zur
Erganzung siehe auf der CD folgende Filme:_movieQ.time.mpg, 2movieQ.360Grad.mpg,
3_.movieX_time.mpg und 4 movieX 360Grad.mpg.

Um den Ein uss des Begleitsterns auf den abgesto enen LBV-Nebel ¢to einmal genauer zu
untersuchen, soll als letztes Abbildung 3.11 betrachtet werde Beim Passieren des Begleit-
sterns nach 0.17 Jahremndert sich die Dichteverteilung ebenfalls nicht markant, iazig zwei
Teilchen werden eingefangen. Zum Erreichen einer maximalgravitativen Wechselwirkung
wurde hier fur die Simulation eine neglichst gro e Teilchenzahl (2000) mit relativ kleiner
Masse pro Teilchen (Gesamtverlus# M = 0.001 %) und einer geringen, wie gezeigt wurde, ei-
gentlich zu geringen, Geschwindigkeit (650 km/s) geailt. Dazu erganzend wieder zwei Filme:
5_movieY_time_nah.mpg und 7movieZ Teilchen.nah.mpg. Auch damit konnten keine Anhalts-
punkte fer die Entstehung bipolarer oderaquatorialer Strukturen bei LBV-Nebeln unter dem
gravitativen Ein uss eines Begleitsterns gefunden werden.

Eine Fehlerquelle vare meglicherweise doch die Wahl einer zu gro en Intervadihge oder ei-
ner zu geringen Teilchenzahl gewesen. Es wurden aus diesemr@rbei den Simulationen die
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Abbildung 3.10: Dichteverteilung fer v,,q = 620 km/s bzw. 900 km/s .
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Abbildung 3.11: Dichteverteilung des LBV-Nebels vor und nach passieren des Bsitdterns
bei einer Anfangsgeschwindigke¥,,q von 650 km/s (im Bezugssystems des LBVS).

Intervalll ange auf bis zu 5 s reduziert und die Teilchenzahl auf bis zu @Dertwht. Es beweg-
ten sich damit genug Teilchen nahe am Begleitstern in kurzen tervallschritten vorbei. Um
einen Fehler bei der Wahl des Plummerradiuses auszuschlie emngde dieser nach den abge-
leiteten Bedingungen (von Seite 32) entsprechend samlifg angepasst. Dies dhrte ebenfalls
zu keinen Vermnderungen. Ausschlie lich ballistische Rechnungemitiren also o ensichtlich zu
keinem Erfolg hinsichtlich der Entstehung spezieller Strukuen.

Die Heohe der abgegebenen Masse hat auf die Verteilung ebenfalls&ai entscheidenden Ein-
uss. Wie diese sich jedoch auf die Exzentrizétt und Periode auswirkt, wird im Folgenden
gezeigt.

Abgegebene Masse 4 M und Exzentrizit atsanderung

In Tabelle 3.1 wird fur den LBV eine Masse von 100 M und fur den Begleitstern 70 M ange-
nommen, wobei beide Massen im Vergleich zumCarinae-System etwas éher gevehlt wurden.
Die LBV-Masse orientiert sich dabei an der von Carinae selbst, wohingegeruf die Begleit-
sternmasse ein eher allgemeinlfiger Wert angenommen wird. Dieser wurde einerseits nicht
zu hoch gewhlt, da sich der Stern ansonsten woeglich schon vor dem LBV weiterentwickelt
hatte, andererseits aber auch nicht zu gering, da bei der Bildg von Doppelsternsystemen be-
vorzugt Sterne mitahnlichen Massen entstehen. Ein vandertes Massenvemitnis zeigte zudem
keinen nennenswerten Ein uss.

Wie in Abschnitt 1.2 beschrieben wurde, ist bei einem Gro en Ausbah die abgegebene Masse
ebenfalls sehr hoch, aber auch sehr ungenau bekannt. In denarggegangenen und noch afer
gezeigten Simulationen wurde deswegen der Massenverlustl eber mehrere Ge enordnungen
zwischen 0.001 % und 40 % variiert. Dies entsprach bei einer LB¥asse von 100 M einer
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Abbildung 3.12: Anderung der
Bahnexzentrizitat des Begleit-
sterns bei einer Massenabgabe
4M von 30 % (30 M ) (im
Bezugssystems des LBVS).

Abgabe von 0.001 M bis 40 M . Dabei wurde am au gsten mit einem realistischen Wert von
3 % (3 M ) gerechnet, wobei auch dieser sich noch als zu gering erweisenrke.

Ein Massenverlust von 30 M fehrt, wie in Abbildung 3.12 als Beispiel im Bezugssystem des
LBVs gezeigt ist, zu einer deutlicherAnderung der Bahnbewegung und damit auch zu einer
Anderung der Exzentrizitat im Doppelsternsystem. Zum Vergleich ist die vor dem Massenvesiu
ungesbrte Bahn als weinrote Ellipse unterlegt.

In Tabelle 3.5 sind nun die neuen Exzentrizéten und neuen Perioden des LBVs bzw. des
Begleitsterns #ir verschiedenen Massenverlust angegeben, welche sich aus derlyseaaller
Simulationen ergeben. Die angegebenen Werte bilden in etadan Mittelwert nach mehreren
Umlaufen, wobei der Fehler durch die Verschiebung der Ellipse agly hoch ist. Die Tendenz

abgegebene Masse 4 M neue Exzentrizit at e,,, neue Periode Ty,

1% (LM ) 0.206 0.002 2070 5 Tage
3% ((3M) 0.223 0.007 2132 5 Tage
15 % (15 M ) 0.30 0.04 2580 10 Tage
30 % (30 M) 0.48 0.06 2550 50 Tage
40 % (40 M) 0.52 0.07 2480 50 Tage

Tabelle 3.5: Typische Exzentrizitats- (Anfangsexzentriziat e,; = 0.200) und Perioderande-
rungen (Anfangsperiodel,; = 2020 Tage) in Abhangigkeit der abgegebenen Masse.
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kann damit aber eindeutig nachgewiesen werden und ist in der @alle gut erkennbar. Durch
mehrere kleinere und g ere Ausbreiche konnte sich somit die Exzentriziat bis auf die G en-
ordnung der Beobachteten von bis zu 0.95 ewhen, insbesondere falls die Anfangsexzentreit
gre er als 0.2 war. Damit kann also die Entstehung einer hohen Egntrizit &t erklart werden.

Die Periodendauer erbht sich nach einem Ausbruch ebenfalls um bis zu 30 %. Dies, sowie
eine vemnderte Anfangsperiode haben jedoch keinen Ein uss auf die Silationsergebnisse.
Die Anfangsgeschwindigkeit spielt auch nur insofern eine Rolldass gegebenenfalls ein Teil
der Helle wieder zumickfallt bzw. im Orbit verbleibt und dies die LBV-Masse wieder erbht,
wodurch sich die Exzentriziat nicht mehr so stakandert.

Ein uss der Anfangsexzentrizit at e

Eine gm ere Auswirkung in Bezug auf die Dichteverteilung hat dagegedie Variation der
Anfangsexzentrizimt. Auch wenn diese, wie beschrieben wurde, zu Beginn sicherliakht sehr
hoch war, wurde dies dennoch untersucht. Die Dichteverteihg nach einer Viertel Periode,
mit einer Anfangsgeschwindigkeit von 650 km/s und einer Anfangseentrizitat von 0.90, ist in
Abbildung 3.13 zu sehen. Die damit verbundene, kurze Periastrentfernung von 1.732 AE und
die zu Beginn sarkere gravitative Wirkung des Begleitsterns, erzeugt einelseunsymmetrische
Abgabe der Sternatmosphlre in der Bahnebene und eine zu dieser Bahnebene symmetrische
Abgabe entlang der Rotationsachse.

Dies konnte im ersten Augenblick als ein Lobe interpretiert werderAllerdings breitet sich dieser

in der x-y-Ebene und nicht entlang der Polrichtung aus, und esare daher sehr schwierig, wenn
nicht sogar unneglich, einen zweiten Lobe in entgegengesetzter Richtung etzeugen, denn
dafur messten die Sterne ihre Geschwindigkeit umkehren oder einenigtegearteten Ausbruch

im weiter entfernten Apastron erreichen. Ob dies andererseiai einer Konzentration in der

Aquatorebene #hrt, scheint ebenfalls sehr fraglich und konnte auch nicht ¢gestellt werden.

Abbildung 3.13: Dichteverteilung in der Draufsicht (links) und Seitenansicht(Mitte und
rechts) bei einer hohen Anfangsexzentrizt e = 0.90 , Vo = 620 km/s und 4 M = 3 %. Das
Sichtfeld betragt etwa 200 AE (= 111r4.;).
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Dieser spezielle Fall éhrt somit ebenfalls nicht zu den beobachteten speziellen 8kturen
bei LBV-Nebeln, auch nicht in der smgteren Entwicklung oder bei einer noch zwedzlich hin-
zugekigten hohen Rotation, so dass sich an den weiter oben allgemesmgchten Aussagen
nichts andert. Im Vergleich zu den vorhergehenden Abbildungen kontres durch die geringe
Geschwindigkeit lediglich zur Bindung einer gr eren Anzahl von Teilchen in der Nahe jedes
einzelnen Sterns (zusammen typischerweise etwa 10 %), wodudidrt folglich eine s@rkere
Dichtekonzentration feststellbar ist (vgl. die Endpunkte derSternbahnen). Die Endgeschwin-
digkeiten verteilen sich dabei gleichmig eber einen gro en Bereich ( v = 500 km/s), so dass
es im Geschwindigkeitsspektrum zu keinem eindeutigen Maximukommt.

Interessanterweise hat eine nicht unbedeutende Anzahl diesethea Teilchen sehr geringe Ge-
schwindigkeiten, wie sie auch bei Carinae beobachtet wurden. Die Daten sind hier jedoch zu
ungenau, um wirklich eine qualitative Aussage zu tre en. Bei éheren Anfangsgeschwindigkei-
ten oder kleineren Anfangsexzentrizétten nimmt der Ein uss des Begleitsterns erneut stark ab.

Energie

Der Energieverlauf zeigt bei diesen Simulationen wiederunmekonsistentes Verhalten. In Ab-
bildung 3.14 ist diesmal, neben den etwa 5.5 Perioden nach Abgabtler Helle, zustzlich eine
ungesbrte Periode davor dargestellt. An dem Punkt der Abgabe kommt edurch die zuatzlich
hinzugetigten gravitativ wechselwirkenden Hllenteilchen und der damit verbundenen Umver-
teilung und Verringerung der Sternmasse im Zentrum zu dem Sprg beiE (gren). Die Hehe
skaliert dabei nur mit der abgegebenen MasgeM (zur Erinnerung: links 30 M , rechts 3 M ).
Eine weitere Vemnderung der potentiellen Energie, im Bezug auf den Begletiérn, kommt dabei
auf Grund des mherungsweise unvenderten Schwerpunktes nicht vor.

Bei der kinetischen EnergieE, (rot) kommt es im linken Energieverlauf betragsm ig zur
gleichen Unstetigkeit, da bei der hier festgelegten Anfangsgesamndigkeit vi,¢ = 620 km/s (in
der Nehe der Fluchtgeschwindigkeit) die Gleichheit vorE, und E,q gilt (siehe Formel 3.10
und den Virialsatz auf Seite 18). Dadurch veandert sich die Gesamtenergie auchakrend und
nach dem Absprengvorgang kaum.

Beim rechten Energieverlauf kommt es dagegen, infolge dezudlich heheren Anfangsgeschwin-
digkeit von 900 km/s und der damit verbundenen aheren kinetischen Energie, zu einem ent-
sprechend ge eren Sprung bei der kinetischen Energie um den Di erenzbetg. Die hinzu-
gekigte zustzliche Energie von etwa B 10% J liegt somit vom Betrag her auch in der ér den
Gro en Ausbruch bei Carinae in Abschnitt 1.2 angegebenen ®renordnung. Die Gesamt-
energie er@ht sich folglich ebenfalls um diesen Betrag.

Durch die hohe Anfangsgeschwindigkeit der LBV-tlle und der damit schnell zunehmenden
Entfernung zum LBV nimmt der gegenseitige gravitative Ein wss (mit 1/r2?) und auch die

Geschwindigkeit selbst sehr schnell ab und die potentielle undnletische Energie mhern sich

auf dem entsprechenden Niveau asymptotisch wieder den ungestn periodischen Energie-
verlaufen an. Zustzlich ist noch eine geringligige Periodenerbhung bei beiden Abbildungen
erkennbar.

In den darunter liegenden vergw erten Gesamtenergieverufen, lassen sich des Weiteren die
Fluktuationen durch die gegenseitige Wechselwirkung der esd 000 Teilchen des LBV-Nebels
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Abbildung 3.14: Energieverlauf zur linken und rechten Abbildungsreihe 3.10nit den dort
angegebenen Anfangsgeschwindigkeiten und einer zu Beginn eswgrten Periode.

gut feststellen. In der linken Abbildung kommen dabei noch zaszliche Schwankungen durch
den Einfang von Teilchen vor. Infolge der hier greren abgegebene Masse und der geringen
Geschwindigkeit betmgt die Fluktuationsbreite etwa 10 %. In der rechten Abbildung<ommt

es dagegen, auf Grund der hohen Geschwindigkeit in radialefcRtung, sowie der geringeren
abgegebenen Masse, zu deutlich weniger Wechselwirkungen uadrluktuationen, die deutlich
unter 1 % liegen.

Auch die Anderung des Schwerpunktes und des Drehimpulses wurde wieslberpruft. Bei einer
geringen Massenabgabe von 0.001 % bis 3 % verschob sich der Sghuaét nach mehreren
Perioden um typischerweise 1 bis 1000 km. Dies entspricht in Rastronentfernungen weniger
als 10 7 bzw. 10 # %, wodurch dies hier ebenfalls vernaahésigbar ist. Nur bei einem extrem
hohen Massenverlust (bis 40 %), verbunden mit einer geringen Anfysgeschwindigkeit und
Teilchenzahl, kann es infolge einer zwar richtigen Impulsddion, aber nicht durchgekhrten
Anpassung des vamderten Schwerpunktes beim Auftre en von Hllenteilchen auf den Stern,
zu Abweichungen bis maximal 10km kommen. Da die Teilchen schon in der Entfernung des
Sternradius eingefangen werden,eltte dies beachtet werden mssen. Der Vergleich mit der
Periastronentfernung ergibt dennoch nur eine Verschiebungru0.1 % und zeigt, dass sich der
Fehler in Grenzen mlt und keine entscheidenden Auswirkungen auf die Simulationeur Folge
hat.

Hier lasst sich zum anderen aber der Ein uss der Intervadihge auf die numerische Genauigkeit
noch einmal sehr gut veranschaulichen. Bei einer typischen émvalllange von etwa 1000 s er-
gibt sich im Normalfall die oben aufgefhrte Verschiebung von rund 1 000 km. Die Verringerung
auf 50 bzw. 5 s#ihrt nun nur noch zu einer Verschiebung des Schwerpunktes umi®zw. 10 4
km. Dies zeigt abermals, dass die numerische Genauigkeit aufsten der Rechenzeit deutlich
erheht werden kann, wasdr einige extreme Ausgangskon gurationen auch empfehlenswest.
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Diese, in jedem Fall dennoch sehr geringen Verschiebungen,tbat wie schon enahnt, keine
nennenswerten Auswirkungen auf die Strukturbildung. Der Fell bei der Schwerpunktsanpas-
sung und der Ein uss der Intervallange wurden bei der Bestimmung der Exzentriait jedoch
beachtet.

Die Veranderung des Drehimpulses liegt bei den Standardsimulatiaonan Bereich von 107 %,
und nur im Extremfall bei 0.1 %, bei Absolutwerten,ahnlich dem des reinen Doppelstern-
systems. Es kommt im Verlauf zwar zu von Null verschiedenen Wertates Drehimpulses bei
der x- und y-Komponente, diese sind aber ebenfalls vernagbsigbar. Damit ist trotz allem
letztendlich die Genauigkeit des numerischen Verfahrens, @ufer sehr viele Teilchen, ausrei-
chend gewesen. Als Einziges die Rechenzeit verringerte sicbhhiganz wie erwartet. Dies lag
jedoch auch hauptschlich an der quadratischen Abkangigkeit von der Teilchenzahl, weswegen
maximal nur mit 2000 Teilchen gerechnet wurde. Die Rechenizeariierte dabei, wie schon
angedeutet, zwischen einer Stunde, im Normalfall einem Tag dimaximal einer Woche.
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Variationsparameter

Aus der Untersuchung der oben gezeigten allgemeinen Situatianit Variationen eber einen
gro en Parameterraum und einigen extremen Sondatfen, lassen sich noch einmal zusammen-
fassend die folgenden Aussagen tre en, wobei die zwei wichtigstérgebnisse sind:

Der gravitative Ein uss des Begleitsterns bewirkt keine si gni kante Struktur-
bildung. Die entstandene Dichteverteilung ist zwar stark a bhangig von der
Anfangsgeschwindigkeit  v,,q, €S kommt aber nicht zur Ausbildung von bipo-
laren Lobes oder aquatorialen Konzentrationen.

Jedoch f uhrt ein hoher Massenverlust 4 M zu einer deutlichen Exzentrizit  ats-
und Perioden anderung, was die beobachtete hohe Exzentrizit  at erkl aren kann.

Dabei hatten folgende Variationsparameter keinen entscheidden bzw. nur vernacldssigbaren
Ein uss auf die Simulationsergebnisse:

Teilchenzahl bzw. Masse pro Teilchen
Rotation des LBVs

Massenverlltnis der Sterne

geringe Anfangsexzentrizten
Anfangsperiode

Intervalll ange

Plummerradius

Auswahl des Bezugssystems
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Die hier als einziges entstandenen irregaren und kugelsymmetrischen Dichteverteilungen der
LBV-Nebel waren somit auch ohne Beteiligung eines Begleitsterns zustangiekommen (wenn

von dem Spezialfall einer hohen Anfangsexzentrigit mit einer sehr unsymmetrischen Materie-

abgabe abgesehen wird).

Ein uss der N aherungen

Da dies also nicht zu den erho ten Strukturen @ihrt, soll nun untersucht werden, wie stark die
gemachten Annahmen und Vereinfachungen von Seite 35 die Bigesse beein ussen.

Auf die Exzentrizitatsanderung haben diese sicherlich keine signi kante Auswirkungeda die-
se nur von der totalen abgegebenen Masse alolgt. Eine interessante Frage ist aber, wie eine
Abgabeewber einen kontinuierlichen Zeitraum anstatt eines @itzlichen Massenverlustes die Ex-
zentrizitatsanderung modi zieren warde. Um Unterschiede festzustellen, &ve jedoch auch eine
umfangreichere Bahnanalyse zur genauen Bestimmung der Exzenit &t mit Hilfe oskulierender
Elemente notwendig.

Wie gezeigt wurde, sind dir beobachtete Endgeschwin-
digkeiten der LBV-Nebel von etwa 700 km/s Anfangsge-
schwindigkeiten von mindestens 1000 km/s oder mehr
notwendig. Meglicherweise drften aber auch geringe-
re Anfangsgeschwindigkeit ausreichen, da der hier ver-
nachlassigte Strahlungsdruck und Sternenwind die abge-
gebene LBV-Huille weiter beschleunigen wrde. Bei zu
Beginn geringeren Geschwindigkeitenekinte der Ein-
uss des Begleitsterns wiederum steigen. Wie aber an
dem Beispiel der hohen Anfangsexzentrizit und der
Variation der Intervalllange zu sehen war, wde eine
etwas swrkere gravitative Wechselwirkung dennoch zu
keinen aquatorialen oder bipolaren Strukturen dhren.

In beiden Fallen kommt es jedoch zur Wechselwirkung

mit dem interstellaren Medium (ISM) und alterem aus-

gesto enen Material, was dann die LBV-Hlle wieder

verlangsamt. Diese hydrodynamischen Wechselwirkun-

gen ®hren in der Regel ebenfalls zu Sto fronten. Daraus

ergibt sich sofort die Frage, ob nicht diese erst zu den

beobachteten Strukturen @ihren. Diese lennten, neben

der Erzeugung von Strukturen, aber auch wiedesf das

Ausleschen oder Verwischen derselbigen verantwortlich

sein. Dabei dirfte auch der Ein uss einer magnetischen appildung 4.1:  Unsymmetri-
Wechselwirkung nicht au er Acht gelassen werden. sche Anfangsverteilung.

Ein Begleitstern sollte jedoch auch bei diesen Simulationenchi unbereicksichtigt bleiben.

Auch wenn, wie gezeigt wurde, der gravitative Ein uss vernadhssigbar ist, lennte dieser durch
zusatzliche Magnetfelder und einen zwedzlichen Strahlungsdruck oder Sternenwind den LBV-
Nebel beein ussen, wie dies sehr wahrscheinlich schon bei der &]&8Aires-Periode zum Tragen
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kommt, die erst durch das Zusammentre en der Sternenwinde lo#r Komponenten beobacht-
bar wird (bzw. durch dessen kurzfristige Nichtbeobachtbarkeit Ob dies jedoch ausreicht, um
die charakteristischen Formen zu erzeugemsdst sich nicht abscktzen. Wenn sich jedoch be-
wahrheitet, dass dies nur mit Hilfe eines zweiten Sternseglich ist, meissten alle LBVs mit

bipolaren und aquatorialen Nebeln einen Begleitstern besitzen.

Eine ganz andere Mglichkeit ware naterlich ein schon von vornherein bipolarer, d.h. in Rich-
tung der beiden Pole, oder ein in deAquatorebene konzentrierter Ausbruch. Eine Mglichkeit
zur Erzeugung der Bipolariat ware die in der Einleitung besprochene schnelle Rotation mit
einem hoheren Strahlungsdruck an den Polen oder eine Explosion inhatbh eines umgebenden
massiven Torus. Dies &nnte dann aber den raglichen Ein uss eines Begleitsterns in Frage
stellen. Um dies zu entscheiden, ussen jedoch erst die relevanten physikalischen &fome-
ne und Mechanismen bekannt sein. Nichtsdestotrotz sollten diesesilichkeiten bei weiteren
Simulationen unbedingt in Betracht gezogen werden.

Ob andererseits #r die aquatorialen Besonderheiten dann wieder ein Begleitstern mendig
wird, bleibt dabei o en. Leider zeigte sich bei den Simulatioen kein Anzeichendr einen rele-
vanten , Gravity Assist\, selbst bei einer hohen Exzentriziat konnte keine eindeutige Klumpen-
bildung (blobg oder Ansammlung étreamers und Knoten) in der Ebene festgestellt werden.
Dort kennten dann lokale nichtgravitative Wechselwirkungen eimegre eren Ein uss haben.

Uberraschenderweise hatte die Rotation, wie vielleichtste vermutet werden l®nnen, keine
nennenswerten Auswirkungen auf die Simulationsergebnisse. Dweisd allerdings klar, wenn
man sicheiberlegt, dass die Rotation eigentlich nur zu einem zalichen Geschwindigkeitsanteil
fuhrt und dieser auch noch rotationssymmetrisch verteilt wird. Vie weit die Rotation jedoch #r
wechselwirkende Magnetfelder verantwortlich ist oder die stabilit aten amAquator begunstigt,
wodurch ein Begleitstern durch starke Gezeitenkfte einen Ausbruch verursachenennte, ist
wieder eine andere Frage. Die Begstigung der Instabilitat ware dann aber allenfalls eine
weitere Ursache dir eine Eruption, jedoch kein Grund &r die beobachtete Verteilung.

Zuletzt soll bei dieser Betrachtung noch kurz auf einen wiclgen Test eingegangen werden.
In Abbildung 4.1 ist gezeigt, wie die Dichteverteilung (untehaussehen wrde, falls zu Beginn
die Anfangsverteilung (oben) schon eine vorgegebene Struktuesitzt. Dies zeigt noch einmal,
dass, falls wirklich Strukturen entstehen wrden, diese auch gefunden wordenanren. Damit
lasst sich ein bipolarer Nebel relativ einfach erzeugen, eimgquatoriale Struktur bringt dies
allerdings wiederum nicht hervor.

Verbesserungen und Ausblick

Zum Schluss werden nun noch einige Verbesserungen besprochem £inen hatte der N-
Body-Code, durch die nur einmalige Berechnung der Beschlegung zwischen zwei lérpern
und nicht der, durch die Schleifenkonstruktion bedingten, appelten Berechnung, sowie durch
Einsparung einiger Multiplikationen, um einen Faktor 2 schriger sein konnen. Zum anderen
hatte ein anders modi zierter Eulerschritt (z.Bsp. E2 (v(t) + v(t + h)) bei der Ortsberechnung
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meglicherweise den numerischen Fehler weiter verringererinen. Die Erhaltung des Schwer-
punktes beim Teilcheneinfang sollte ebenfalls korrigiertevden.

Sonstige geringe systematische Fehler kommen, neben denen deseamischen Verfahrens all-
gemein, durch die Verwendung des Plummerpotentials und depateren Interpolation der Pi-
xel bei der Dichtedarstellung zustande. Zusammengenommen sidigs allerdings eher kleine-
re programmier- und verfahrenstechnische Dinge. Um eglicherweise neben einer Exzentri-
zitatsanderung auch eindeutige Strukturen zu bekommen, #msten im rachsten Schritt vor
allem hydrodynamische Wechselwirkungen eingebunden werden
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Anhang A

Ableitung der Bahngeschwindigkeit

Die Ableitung der Bahngeschwindigkeit aus Kapitel 3.2 von Sei 40 soll trotz ihrer Einfachheit
und, weil sie neben dem Runge-Kutta-Verfahren die einzigergere Berechnung ist, kurz gezeigt
werden.

Da der Gesamtdrehimpuls und die Gesamtenergie im Periastromdiziert mit p) und Apastron
(indiziert mit a) gleich sein muss, lassen sich die ersten 2 Gleiclgen (3.5 und 3.6) wie folgt
hinschreiben:

1: L = mla]_(l + e)Vl;a+ mzaz(l + e)Vz;a = mlal(l e)Vl;p + mzag(l E)Vz;p (Al)

2Gmym,
1 ear+ a)

2Gmym,
(1+e)(ar+ a)

(A.2)

2: E = (mqvi, + myv3,) = (myvi, + mavg,)

Die Massen-Geschwindigkeits-Proportionaktten sind in (3.7) #r den Periastron und Apastron
schon korrekt angegeben:

m; V2;a

3 —= == A.3
mo Vl;a ( )
m Vy.

4: == 2P (A.4)
Mz Vip

Dieses Gleichungssystem kann nun naeh, und v,,, aufgebst werden. Einsetzen von A.3 und
A.4 in A.2 ergibt:

m3 m3 Gmimy((1 € (1+ e)
2 2 2 2 2 2 — 17712
MV, —=+ MeVi. MiVi,—=  MyVa =
2 tram2 2Y2za T2 2 2%2p (1 e@+ e(a+ a)
1 , m3 , m3 Gmimy(1 e 1 ¢
Z Vi, —2+m Vi, —=+m =
2 % m 2 2P m, 2 1 o1+ e(a+ a)
1 m3 ) » 2e Gmym,
- —<+m 2PV = A5
2 m 2 (Vza  Vap) 1 o1+ e(a+ a) (A-5)
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Ebenfalls einsetzen von A.3 und A.4 in A.1 ergibt:

MiayVo.a(1 + e)m—i + MaaxVoa(l+ € = miagVvap(l e)m—i + MmaaxVop(l €
Voama (L+e)(an+t @) = Vopma(1l e)(ag+ ap)
_ 1 9
Vo.a = V2;p m (AG)
Nun wird A.6 in A.5 eingesetzt und umgestellt:
2 (1 e)2 V2 — 2e GmlmZ 1— m% + mom; !
P (1+e2 EP (1 el+e(a+ta) 2 ms
, (1 e? 1 = 2e Gmym, 2m;
2P (1+ e)? (1 e+ e(art a) (md+ memy)
, (1 e (1+e? _ 4e Gmim;
ZP (1+ e)? (1 e+ e(a+ a)(m3+ mpymy)
2 = G m? de(1+ €
2T (mta)(m+m) (1 €2 (1+ed)1 e
Gmi(1+ e
2 = -2 A7
A V) (A7)

Dabeiista= a; + a, und M = m; + m,. Diese wird nun noch in A.4 eingesetzt, um die letzte

Gleichung zu erhalten:

Gm2(1+ ¢
aM (@ e

(A.8)

Gleichungen A.7 und A.8 sind nun die Endgleichungen (3.8) von i§e41.
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Anhang B

CD: Software und Filme

Die CD beinhaltet, wie in Abschnitt 3.1 auf Seite 36 angegebeneben dieser Arbeit selbst und
einigem zustzlichen Material, den Programmcode mit der Dokumentatin, sowie die im Text
angegebenen Filmdateien.
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