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Abstract

Gravitativer Ein
uss eines Begleitsterns auf LBV-Nebel:

Die Bildung der bipolaren Struktur sowie der•aquatorialen Scheibe gibt bei� Carinae und
anderen LBVs immer noch R•atsel auf. In dieser Arbeit soll nun untersucht werden, in wie
weit der reine gravitative Ein
uss eines Begleitsterns daf•ur verantwortlich sein kann. Dazu
wird nach einer allgemeinen Einf•uhrung •uber LBVs und � Carinae die numerische N-Body-
Integration mit dem Runge-Kutta-Verfahren vorgestellt, sowie dessen Test am pythagor•aischen
3-K•orper-Problem ausf•uhrlich diskutiert.

In den anschlie�end gezeigten Simulationen wird sich als Ergebnis jedoch herausstellen, dass
die Mitwirkung eines Begleitsterns nicht der Grund f•ur die beobachteten Strukturen sein kann
und dessen Ein
uss im Allgemeinen eher gering ist. Stattdessen zeigt sich aber, dass es zu einer
signi�kanten Erh •ohung der Exzentrizit•at kommt, falls in einem eruptiven Ausbruch eine gro�e
Menge von Sternmaterie abgegeben wird, womit zum Beispiel die vermutete hohe Exzentrizit•at
von � Carinae von bis zu 0.95 erkl•art werden kann.

Gravitational in
uence of a Companion Star on LBV Nebulae:

The creation of the bipolar structure of LBV nebulae as well asthe equatorial disc is still
a mystery for � Carinae and other LBVs. This thesis analyses the extent to which the pure
gravitational forces of a companion star in
uence the formation of the LBV nebulae and the
equatorial disc. Following a general discussion of LBVs and� Carinae, 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 ofa companion star cannot be
a cause of the observed structures and that the companion star's in
uence 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 explain, for example, the assumed
high eccentricity for � Carinae of up to 0.95.
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Notation und Konvention

W•ahrend den gesamten Rechnungen wurde durchgehend das SI-Einheitensystem verwendet.
Nur zur Ausgabe und Darstellung werden vorwiegend die nat•urlichen Einheiten angegeben.

Des Weiteren fanden alle Rechnungen f•ur die LBV-Doppelsterne, falls nicht anders angegeben,
im Schwerpunktsystem aller beteiligten Massen statt. Entsprechend sind auch die Abbildungen
im Schwerpunktsystem. Die verwendeten physikalischen Gr•o�en, Konstanten und Einheiten mit
ihren Werten und deren Bedeutung sind in den nachfolgenden Tabellen 1 und 2 aufgelistet.

Beschreibung Symbol Einheit

Opazit•at � dimensionslos

Exzentrizit •at e dimensionslos

Eddingtonlimit � dimensionslos

Leuchtkraft L W

Temperatur T, Te� K

Helligkeit mv, M v, M bol mag

Koordinaten � , � Grad (� ' ")

Winkel � , � radiant

Intervalll •ange, Zeit, Periode h, t, T s

Ort, Abstand x, r m

Geschwindigkeit v m=s; km=s

Beschleunigung a m=s2

Drehimpuls L kg m2=s

Impuls p, P kg m=s

Masse m, M kg

Massenverlust _M M � =a

Tabelle 1: Physikalische Gr•o�en.
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Beschreibung Symbol Wert Einheit

Lichtgeschwindigkeit c 2:997 924 58� 108 m=s

Gravitationskonstante G 6:672 59� 10� 11 Nm2=kg2

Sonnenmasse M� 1:9891� 1030 kg

Sonnenradius R� 6:96� 108 m

Sonnenleuchtkraft L� 3:845� 1026 W

Astronomische Einheit AE 1:495 978 7� 1011 m

Parsec (1 kpc = 103 pc) pc 3:085 677 6� 1016 m

Jahr (1 Tag = 86 400 s) a 3:155 692 6� 107 s

Elektronenvolt (1 keV = 103 eV) eV 1:602 176 5� 10� 19 J

Tabelle 2: Physikalische Konstanten und Einheiten.
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Kapitel 1

Einf •uhrung und Motivation

Die Beobachtung des Sternhimmels ist gewiss immer sehr faszinierend und in alten Zivilisa-
tionen sogar essentiell gewesen. Pl•otzliche Ver•anderungen, an dem ansonsten sehr statischen
Gebilde, sind meistens sehr•uberraschend und oft Anlass, neue Fragen zu stellen. Diese gilt es
dann durch weitere Beobachtungen und Messungen zu l•osen. Eine weitere M•oglichkeit besteht
in der Durchf•uhrung von Simulationen, wie dies in dieser Arbeit bei LBV-Nebeln geschehen
soll, um m•ogliche Theorien und Modelle zu veri�zieren oder auszuschlie�en. Meistens wird es
jedoch so sein, dass die L•osung einiger Fragen mindestens genauso viele neue Fragen aufwirft.

Eine teilweise bereits mit blo�em Auge beobachtbare, starke•Anderung betri�t die Helligkeit
von einzelnen Sternen. Im letzten Teil dieses Kapitels wird soein Stern, und zwar� Carinae,
vorgestellt werden. Bei verschieden gro�en Ausbr•uchen •anderte dieser Stern seine Helligkeit
oft um mehrere Gr•o�enordnungen und ist unter anderem deshalb ein sehr intensiv untersuchtes
Forschungsobjekt, wie sich im•Ubrigen auch an der Zahl der Ver•o�entlichungen feststellen l•asst.

Dieser Stern geh•ort zu den LBVs, die im n•achsten Abschnitt genauer vorgestellt werden sollen.
Eine Besonderheit dieser Sterne ist der Aussto� gro�er Mengen an Sternmaterie. Interessan-
terweise sind die daraus entstehenden Nebel meistens nicht kugelsymmetrisch. Im Fall von �
Carinae hat dieser eine bipolare Struktur mit einer weiteren•aquatorialen Ausstr•omung. Die Ur-
sache f•ur die Entstehung dieser Formen kann bis jetzt noch nicht erkl•art werden. Hier soll nun
speziell untersucht werden, ob und falls ja, wie stark, ein Begleitstern die Formgebung mit be-
ein
ussen kann. Dabei soll hier von besonderem Interesse sein, wie stark die gravitativen Wech-
selwirkungen eine Rolle spielen. Magnetohydrodynamische Ein
 •usse und der Strahlungsdruck
werden dabei erst einmal vernachl•assigt. Da bei dem Doppelsternsystem� Carinae zus•atzlich
eine extreme Exzentrizit•at festgestellt worden ist, wird dies ein weiterer wichtiger Untersu-
chungspunkt bei den Simulationen sein. Die Simulationen selbstund deren Randbedingungen
und Vereinfachungen werden in Kapitel 3 ausf•uhrlich besprochen. Es wird sich zeigen, dass ein
Begleitstern die Form nicht wesentlich•andern wird, jedoch die Ausbr•uche zu den beobachteten
Exzentrizit •aten f•uhren kann. Vorher soll in Kapitel 2 noch einiges zum ben•otigten N-Body-Code
besprochen werden, speziell auch ein Test des Codes am pythagor•aischen 3-K•orper-Problem.
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

1.1 Was sind LBVs?

Zu einem der beeindruckendsten Sterntypen z•ahlen wohl die Leuchtkr•aftigen Blauen Ver•ander-
lichen { im Englischen Luminous Blue Variables oder kurz LBVs genannt. Was macht sie aber
so au�ergew•ohnlich? Dazu ein kurzer Aus
ug in die Entwicklung der Sterne.Die grundlegen-
de Eigenschaft von Sternen ist, dass sie massereiche, selbstleuchtende Gaskugeln sind, wobei
auch die kompakten Endstadien der Sternentwicklung, wie wei�e Zwerge und Neutronensterne
zu den Sternen gez•ahlt werden, obwohl sie nur auf Grund ihrer Restw•arme Strahlung abge-
ben. Die Energieproduktion der Sterne geschieht dabei durchdie Kernfusion der H-Atome im
p-p- oder bei hei�eren Sternen vorwiegend•uber den CNO-Zyklus. Zur Aufrechterhaltung der
Energieerzeugung sind entsprechend hohe Temperaturen sowie hohe Dr•ucke von N•oten. Diese
kommen durch die Gravitationskraft zustande, die versucht denStern zusammenzudr•ucken.
Nur der entgegengesetzte Gas- und Strahlungsdruck sowie die Zentrifugalkraft h •alt den Stern
dann im hydrostatischen Gleichgewicht. Bei den kompakten Endstadien der Sterne kommt als
weitere entgegengesetzte Druckkomponente der Entartungsdruck hinzu. Daraus ergibt sich als
Konsequenz, dass die Sterne eine untere Massengrenze besitzen m•ussen. Diese liegt bei etwa
0.1 Sonnenmassen. Darunter gibt es nur noch so genannte Braune Zwerge, die f•ur eine kurze
Zeit •uber das Deuteriumbrennen eine signi�kante Menge an Energieerzeugen k•onnen.

Andererseits wird bei einer gro�en Masse die Energieproduktionsehr hoch sein m•ussen, um der
Gravitation standhalten zu k•onnen. Eine obere Massengrenze ist hier jedoch nicht mehr eindeu-
tig festlegbar, denn ab einem Punkt kontrahiert bei der Sternentstehung die kollabierende Masse
mehr oder weniger fortlaufend, ohne einen stabilen Gleichgewichtszustand zu durchlaufen. Des
Weiteren ist noch unklar, wie viel Masse diese Riesensterne durch Sternenwinde und Ausbr•uche
wieder verlieren und somit eine weitere Akkretion verhindern. Als etwaige Obergrenze k•onnen
aus Beobachtungen 120 Sonnenmassen angegeben werden. Sternemit h •oheren Massen wurden
bis jetzt nicht gefunden. Aufgrund des schnellen Energieverbrauchs ist die Lebensdauer der
massereichen Sterne auch deutlich k•urzer als die der Massearmen.

Der Bereich der massereichen Sterne, in dem auch die LBVs vorkommen, wird hier nun von
besonderem Interesse sein. Dazu betrachte man das Herzsprung-Russel-Diagramm (HRD) aus
Claret (2004) in Abbildung 1.1 genauer. Die Leuchtkraft logL, in Einheiten der Sonnenleucht-
kraft L � , ist in Abh•angigkeit der e�ektiven Ober
 •achentemperatur logTe� (in K) dargestellt.
Dies ist •aquivalent zu einer Auftragung der absoluten bolometrischen Helligkeit M bol •uber den
Spektraltyp. Diagonal in der Mitte verl•auft die Alter-Null-Hauptreihe (Zero Age Main Sequenz,
ZAMS), die mit z•unden der Kernreaktionen den Entwicklungsbeginn der Sternemarkiert. In
der sich anschlie�enden Hauptreihenphase verbringen die Sterne dann den gr•o�ten Teil (etwa
90 %) ihrer Lebenszeit. Von dort aus ist der weitere Entwicklungsweg einiger Sterne mit unter-
schiedlichen Anfangsmassen, die unterhalb der Hauptreihe als Vielfache der Sonnenmasse M�
angegeben sind, dargestellt, wobei die Endstadien nicht mit eingetragen sind. Diese Entwick-
lungswege wurden f•ur solare Elementh•au�gkeiten mit Z=0.02 und X=0.70 gerechnet. Dabei
bezeichnet Z die H•au�gkeit aller schwereren Elemente (=Metallizit•at) au�er Wassersto� (X)
und Helium (Y). Die angegebenen� -Werte beziehen sich auf hier nicht relevante konvektive
Parameter.

Die weitere Entwicklung h•angt nun entscheidend von der angegebenen Anfangsmasse ab. Mas-
searme Sterne, wie unsere Sonne, bl•ahen sich am Ende ihres Lebens, nach einigen Milliarden
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

Abbildung 1.1: HRD mit Sternentwicklungs-
pfade von Sternen mit verschiedener Anfangs-
masse aus Claret (2004).

Abbildung 1.2: Wie Abb. 1.1, jedoch
speziell f•ur Sterne mit hoher Anfangs-
masse aus Schaller et al. (1994).

Abbildung 1.3: Verteilung von LBVs
und deren Verschiebung im HRD aus
Smith et al. (2004).

Jahren mit Beginn des Schalenbrennens, zu einem Roten Riesen auf und wandern im HRD zum
asymptotischen Riesenast (Asymptotical Giant Branch, AGB). Danach sto�en sie ihre H•ulle als
planetarischen Nebel (Planetary 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 Elektronengases verhindert einen Kollaps. Mas-
sereichere Sterne verlassen schon nach einigen Millionen Jahren die Hauptreihe und entwickeln
sich zuerst zu Blauen (Blue Super Giant, BSG) und dann zu Roten •Uberriesen (Red Super
Giant, RSG). Nach einer weiteren kurzen Phase als Wolf-Rayet-Stern(WR) explodieren sie in
einer Supernova (SN) oder einer noch hypothetischen Hypernova(HN) und enden als Neutro-
nenstern (NS), m•oglicherweise Quarkstern oder Schwarzes Loch (Black Hole, BH). Die extrem
massereichen Sterne durchlaufen, ohne in die Rote-•Uberriesen-Phase zu gelangen, zus•atzlich
eine LBV-Phase, die im Weiteren genauer betrachtet werden soll. Vorher aber hier noch einmal
die Entwicklungswege zusammengefasst:
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

Massearme Sterne (0.1 bis 8...15 M� ):

ZAMS ! AGB ! PN + WD

Massereiche Sterne (8...15 bis 40...60 M� ):

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 ungenau bekannt. Das liegt zum gr•o�ten
Teil an der nicht bekannten H•ohe des Massenverlustes, die ein Stern w•ahrend seiner Entwick-
lung erf•ahrt. Wie im Folgenden bei den LBVs zu sehen, beein
usst diese, neben der Metallizit•at,
die Entwicklung am St•arksten. Die Abh•angigkeit von der Konvektion, der Turbulenz und der
Rotation ist dagegen nicht genau genug bekannt um deren Ein
•usse absch•atzen zu k•onnen,
speziell ob diese m•oglicherweise zu vernachl•assigen sind.

LBV-Phase

Die LBV-Phase durchlaufen nur die sehr massereichen Sterne vom Spektraltyp O und B ( M �
50 M� ). Sie besitzen damit E�ektivtemperaturen von 12 000 bis 30 000 K, entsprechend einem
Maximum in der Strahlungsverteilung im Ultravioletten (UV) und einer absoluten Helligkeit
von M bol � � 9:0 mag. In Abbildung 1.2 ist dieser Entwicklungsbereich noch einmal genauer
dargestellt. Im Vergleich zu Abbildung 1.1, ist neben der Abnahme des Wassersto�gehaltes
auch der sp•ater durchlaufene Spektraltyp (schra�erte Bereiche: WNL, usw.) indiziert. Des
Weiteren wurde in dieser Simulation eine doppelte Standardmassenverlustrate _M angenommen.
F•ur Details siehe Schaller et al. (1994).

Die Leuchtkraft betr•agt zu Beginn 105:5 bis 106:5 Sonnenleuchtkr•afte. Zu dieser Zeit der Was-
sersto�brennphase ist der Massenverlust durch den Sternenwind schon relativ hoch und betr•agt
10� 6 bis 10� 3M � pro Jahr. Im Vergleich zur Sonne, mit 10� 14M � =a, ist dies bereits erheblich.
Der Stern bleibt f•ur etwa 3 Millionen Jahre in diesem Hauptreihenstadium und verliert •uber die
H•alfte seiner Masse. Nach dem Z•unden des Heliumbrennens und Entwicklung zum BSG steigert
sich der Massenverlust, bei etwa gleich bleibender Leuchtkraft, bis auf 10� 3M � pro Jahr und
der Stern kommt in die LBV-Phase. Hier verliert er noch einmal einen Gro�teil seiner Masse
in wenigen zehntausend Jahren. Im HRD entspricht dies dem rechten Umkehrpunkt bzw. dem
sp•atesten Spektraltyp des Entwicklungspfades. Die gesamte Helium- und Kohlensto�brennpha-
se bis zu schwereren Elementen als WR-Stern, mit einem wieder verringerten Massenverlust,
dauert maximal eine weitere Million Jahre, so dass der Stern nach insgesamt 4 Millionen Jahren
als Supernova explodiert. Die Restmasse betr•agt am Ende vermutlich weniger als 10 Sonnen-
massen. Dies l•asst erahnen, dass eine gering ver•anderte Annahme der Massenverlustraten auch
die L•ange der einzelnen Phasen und die Endmasse deutlich beein
ussen w•urde. Zum Beispiel
f•ur einen 120 Sonnenmassenstern ergibt sich die Gesamtmasse in den einzelnen 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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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

Die LBV-Phase ist dabei besonders gekennzeichnet durch irregul•are, zum Teil starke Ausbr•uche
des entwickelten, sehr hellen und instabilen LBV-•Uberriesen (Weis 1999). Die optische Varia-
bilit •at geschieht hierbei auf einer gro�en Spanne von Zeitskalen und sehr unterschiedlichen
Amplituden. Kleinere Helligkeitsschwankungen im Bereich von 1bis 2 mag im Visuellen haben
Perioden von 10 bis 40 Jahre. Es werden aber auch gro�e Ausbr•uche (giant eruptions) beob-
achtet, bei der sich die absolute visuelle HelligkeitM v deutlich um •uber 2 mag•andert und
die Helligkeit einer Supernova erreichen kann. Bis jetzt wurden jedoch nur sehr wenige solcher
gro�en Ausbr•uche registriert, und es ist nicht gekl•art, ob ein LBV mehr als Einen durchl•auft.

Diese Eigenschaften beruhen vor allem auf den empirisch beobachteten starken Variationen
der LBVs. Eine klare De�nition f •ur LBVs gibt es noch nicht. Daf•ur sind aber einige weitere
Charakteristika interessant. In Abbildung 1.3, aus Smith et al.(2004), sind einige gut unter-
suchte LBVs, LBV-Kandidaten und extreme•Uberriesen (Hyper Giants) mit ihrer Verschiebung
w•ahrend ihren aktiven Phasen im HRD eingetragen. Wie zu erkennen ist, be�nden sich fast
alle LBVs im linken S Dor-Instabilit•atsstreifen (benannt nach dem ersten entdeckten Vertre-
ter in dem Selbigen). Weiterhin zeigt sich, dass in der Ausbruchsphase die E�ektivtemperatur
Te� nie unter 7 500 K f•allt ( HD-Limit , nach Humphrey und Davidson). Die Verteilung in zwei
Instabilit •atsstreifen l•asst sich durch den Aufenthalt der LBVs am Eddington-Limit erkl•aren.
Dieses ist die Stabilit•atsgrenze, wo sich Sterne noch im hydrostatischen Gleichgewicht be�nden
k•onnen. Das klassische Eddington-Limit ist de�niert als:

� =
�L

4�c GM
(1.1)

Bis auf die Opazit•at � und dem Leuchtkraft-Masse-Verh•altnis L=M h•angt das Eddington Limit
nur noch von Konstanten ab. � = 1 entspricht dabei dem Stabilit•atslimit, f •ur � < 1 ist der Stern
stabil und f•ur � > 1 instabil. Im modi�zierten Eddington-Limit wird � nicht mehr als konstant,
sondern als Dichte- und Temperaturabh•angig angenommen. Eine genauere Betrachtung ergibt
dann zwei m•ogliche stabile Zust•ande f•ur das Verh•altnis L=M . Diese entsprechen nun gerade
den zwei vorkommenden Instabilit•atsstreifen, zwischen denen die LBVs in ruhigen und aktiven
Phasen hin- und herwechseln. N•aheres zu diesem Relaxations-Oszillations-Mechanismus, einem
erweitertem 
-Limit (Einbeziehung der Rotation) und anderen Instabilit •atsm•oglichkeiten (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 ver•anderten Spektren w•ahrend eines Ausbruchs sehr•ahn-
lich sehen und Eigenschaften von Sternen des Spektraltyps A bzw. F besitzen. Dabei sind die
markantesten Linien die von H-, Hei- und Feii . Die gesamte bolometrische Helligkeit•andert
sich hierbei nicht, es kommt lediglich zu einer Flussumverteilung zum Visuellen hin.

Beispiele

Mittlerweile ist eine Vielzahl von LBVs bekannt bzw. als LBV-Kandidaten vorgeschlagen. Ein
Gro�teil ist in der schon erw•ahnten Abbildung 1.3 eingetragen. Der au�ergew•ohnliche LBV �
Carinae wird im n•achsten Abschnitt vorgestellt werden. Diese LBVs be�nden sich haupts•achlich
in den gro�en Hii -Sternentstehungsgebieten, wo sie in der Milchstra�e, der gro�en Magellan-
schen Wolke und weiterer Nachbargalaxien beobachtet wurden.Einige Aufnahmen im Infrarot-
und R•ontgenbereich von verschiedenen LBVs sind in den Abbildungen 1.4 und 1.5 gezeigt.
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

Abbildung 1.4: Infrarotbilder der LBV-Sterne AG Carinae (links oben), HR Carinae (rechts
oben), Henize 3-519 (links unten) und WRA 751 (rechts unten).Gesichtsfelder: 2.3 pc, 0.8 pc,
3.9 pc und 1.7 pc (bei einer angenommenen Entfernung von: 6.0kpc, 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 verschiedener Morphologie. Diese zirkum-
stellaren H•ullen haben radialsymmetrisch oder unregelm•a�ig Form. Einige, hier nicht gezeigte
bzw. wie bei HR Carinae (Abb. 1.4, rechts oben) nicht so gut erkennbar, besitzen jedoch auch
bipolare Struktur. Diese LBV-Nebel wurden mittlerweile bei sehr vielen 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, wie aus Beobachtungen abgeleitet
und theoretischen Modellen vorhergesagt wurde, Geschwindigkeiten von bis zu 3 000 km/s. Der

6



Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.1. Was sind LBVs?

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

Sternenwind wird dabei haupts•achlich durch den enormen Strahlungsdruck getrieben. Teilchen
auf der Sternober
•ache absorbieren die Strahlung und erfahren durch den Impuls•ubertrag ei-
ne hohe Beschleunigung. Die Wechselwirkung mit dem interstellaren Medium f•uhrt durch das
Aufschieben und der Bildung von Sto�fronten (falls die Geschwindigkeit h•oher als die Schallge-
schwindigkeit des ISMs wird) zu mehreren kpc gro�en, ausgedehnten d•unnen Schalen (shells,
bubbles).

Wie schon beschrieben wurde, erh•oht sich in der LBV-Phase der Aussto� gewaltig. Jedoch
nimmt dabei die Geschwindigkeit, mit gleichzeitiger Erh•ohung der Dichte, stark ab, auf nun-
mehr 20 bis 200 km/s. Dazu kommen noch die irregul•aren und gro�en Ausbr•uche, die ganze Teile
der stellaren H•ulle abwerfen k•onnen. Dieses Material besitzt, im Gegensatz zu dem anf•angli-
chen Sternenwind, nicht mehr die Zusammensetzung des Interstellaren Mediums, sondern schon
prozessiertes, neben Helium (He) besonders sticksto�reiches (N) (wegen der l•angeren Reakti-
onszeit im CNO-Zyklus), aber auch mit Kohlensto� (C) und Sauersto� (O) angereichertes, aus
dem Sterninneren nach au�en gemischtes Material. Der bei derExpansion durch die Abk•uhlung
entstehende Staub absorbiert einen Gro�teil der UV-Strahlung des Sterns und macht ihn durch
die abgegebene IR-Strahlung in diesem Spektralbereich besonders gut detektierbar.

Wie die m•oglicherweise richtungsabh•angigen Ausbr•uche durch das modi�zierte Eddington-
Limit entstehen und zusammenh•angen, und welche weitere Physik dahinter steckt, ist noch
weitgehend ungekl•art und wird im n •achsten Abschnitt nur kurz umrissen. In den sp•ateren Un-
tersuchungen wird nicht die Ursache eine Rolle spielen, sondern es wird davon ausgegangen
werden, dass die abgesto�ene H•ulle auf irgendeine Weise einen Anfangsimpuls bekommt und
dann untersucht, wie diese sich im Sternensystem ausbreitet.

Die abgesto�ene H•ulle d•urfte nun durch die Kollision mit langsameren,•alteren Sternenwinden,
durch starke Magnetfelder, sowie durch die Rotation beein
usstoder durch die Wechselwirkung
mit Dichtegradienten im interstellaren Medium das beobachtete Aussehen der nahe am Stern
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem� Carinae

liegenden, typischerweise nur wenige pc gro�en LBV-Nebel erhalten. Der nun wieder schneller
werdende Sternenwind und der erh•ohte Strahlungsdruck beschleunigt die H•ulle bis auf 700
km/s und mehr, bevor sie wieder abgebremst wird. Wie in der Einleitung schon erw•ahnt, soll
jedoch in dieser Arbeit als weitere m•ogliche Ursache nur der rein gravitative Ein
uss eines
Begleitsterns von Interesse sein.

Auf die M•oglichkeit einer hohen Eigenrotation und eines Begleitsterns mit sehr hoher exzentri-
scher Bahn bei LBVs soll im n•achsten 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. durchlaufen alle sehr massereiche Sterne
die LBV-Phase und sind instabil? Wenn ja, auch am gleichen Entwicklungspunkt mit gleichen
Entwicklungsphasen? Wie stark h•angt dies von•au�eren Ein
 •ussen wie Metallizit•at, Rotation
usw. ab? Kommt es immer nur zu einem gro�en Ausbruch bei jedem LBVund erzeugt nur er
die markanten LBV-Nebel?

1.2 Beispiel: Doppelsternsystem � Carinae

Der wahrscheinlich bekannteste und am meisten beobachtete Riesenstern ist wohl der LBV�
Carinae. Dieser be�ndet sich am s•udlichen Sternhimmel im Sternbild Schi�skiel (Carina), am
•au�eren Rand des Sagittarius-Carina-Spiralarms. Er ist eingebettet in der gr•o�ten bekannten
Hii -Region unserer Milchstra�e, dem Carinanebel NGC 3372, der in Abbildung 1.6 zu sehen
ist. Dieser Emmissionsnebel hat am Himmel eine durchschnittliche scheinbare Helligkeit von
+3.00 mag, womit er auch mit blo�em Auge sichtbar ist. Er •uberspannt einen Himmelsaus-
schnitt von etwa 120 x 120 Bogenminuten, was bei einer ungef•ahren 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 inmitten dieses akti-
ven Sternentstehungsgebietes im o�enen, viele massereiche O-Sterne enthaltenden Sternhaufen
Trumpler 16. Die Genauigkeit der Entfernungsbestimmung ist dabei haupts•achlich durch die
ungenau bekannte Extinktion begrenzt.

� Carina ist ein sehr aktiver LBV mit der gegenw•artigen Spektralklasse B0-B1 pec. Seine
wichtigsten Eigenschaften sind zusammen mit den Referenzen in Tabelle 1.1 angegeben. Das
Besondere ist die enorme Masse von etwa 120 M� , bei einer gesch•atzten Anfangsmasse von
•uber 150 M� . Wie sp•ater diskutiert wird, handelt es sich jedoch hierbei sehr wahrscheinlich um
ein Doppelsternsystem, wodurch die wirkliche Masse von� Carinae, abh•angig von der Masse
des Begleitstern, nur etwa 70 M� betragen k•onnte. Eine weitere Besonderheit ist die gro�e
Variabilit •at, mit der damit verbundenen hohen Schwankung der visuellenHelligkeit um viele
Magnituden.

Einige Werte sind dabei noch unsicher. Dies liegt unter anderem auch an der Verdeckung durch
den umgebenden LBV-Nebel, der im n•achsten Abschnitt genauer besprochen wird. Insbesondere
die derzeitige Massenverlustrate_M LBV von 1.6 bis 3� 10� 3 M � /a kann aus IR-Beobachtungen

8



Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem� Carinae

Abbildung 1.6: Carina-Nebel [NGC 3372] mit dem Stern� Carinae, der in dem rechten,
vergr•o�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 Sternenwind geschieht dabei nicht
sph•arisch symmetrisch, sondern ist an den Polen st•arker als in der •Aquatorregion (van Boekel
et al. 2003, Smith et al. 2003). Dies wird durch eine extrem hohe Rotationsgeschwindigkeit von
0.9 der maximal M•oglichenvrot,max (siehe sp•ater Formel 3.12) erkl•art: Aufgrund der Ab
achung
am Pol ist der Strahlungsdruck durch den geringeren Abstand zum Zentrum und der damit
verbundenen h•oheren Temperatur hier erh•oht, wodurch mit gr•o�erer Geschwindigkeit mehr
Materie abgegeben wird. Dies schlie�t jedoch keinesfalls aus,dass es am•Aquator durch die
Instabilit •aten und der hohen Zentrifugalkraft nicht auch zur Materieabgabe kommen kann.

Diese und die weiteren Parameter werden sp•ater als Anhaltspunkt f•ur allgemeine Eingabewerte
f•ur die Simulation von LBV-Doppelsternsystemen in Abschnitt 3.2 abSeite 44 dienen. Wie
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem� Carinae

Parameter Wert Einheit

Rektaszension5: RA, � 10 h 45 min 3.563 s

Deklination5: � -59� 41' 4.14"

Entfernung3: r 2.2 bis 2.3 kpc

Leuchtkraft1: L 5 � 106 L �

scheinbare vis. Helligkeit4: mv 6.21 mag

absolute bol. Helligkeit1: M bol -12 mag

Alter Null Hauptreihenmasse3: MZAMS > 150 bzw. 100 M�

derzeitige Masse2;3: M LBV � 120 bzw. 70 M �

derzeitige Massenverlustrate1;2: _M LBV 1.6 bis 3� 10� 3 M � /a

Hauptreihenlebensdauer3: tHR 3 � 106 a

Rotationsgeschwindigkeit2: vrot � 0.9 vrot,max

Radius1;3: R 0.4 bis 0.9 AE

Ober
 •achentemperatur3: Te� 15 000 bis 30 000 K

Entwicklungsstadium3: nahe oder nach dem Ende des H-Kern-Brennens

Tabelle 1.1: Eigenschaften von� Carinae. Weitere Erl•auterungen sind im Text angegeben.
Referenzen:1 Davidson and Humphreys (1997),2 van Boekel et al. (2003),3 HST Treasury
Program, 4 Wikipedia und 5 Hipparcosdaten.

im ersten Abschnitt angegeben, ist die LBV-Phase sehr kurz.� Carinae wird nur noch einige
Tausend Jahre hier verweilen und bei der derzeitigen Massenverlustrate (umgerechnet� 500
MErde /a) innerhalb der n•achsten 100 000 Jahre, nach dann insgesamt 3 Millionen Jahren als
Supernova enden oder auf irgendeine andere Weise zerst•ort werden.

Doppelsternsystem

Im Spektrum des im Maximum im UV strahlenden Sterns ist eine hoheZahl von breiten
erlaubten Emissionslinien feststellbar, vor allem wieder eine Vielzahl von Feii -Linien, aber auch
neutrale Linien von Nai, Oi und Fei. Durch Analyse von •alteren Spektren konnte eine 5.54-
j•ahrige Periode bis zur Mitte des 20. Jahrhunderts zur•uckverfolgt werden, die in Abbildung 1.7
eingetragen ist.

Dabei tritt die Periode am deutlichsten im R•ontgenspektrum zwischen 4 und 10 keV auf. Sie
konnte aber auch im UV und Radiobereich nachgewiesen werden. In Abbildung 1.8 sind zwei
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.2. Beispiel: Doppelsternsystem� Carinae

Abbildung 1.7: Gemessene (rot) und vorhergesagte (gelb) spektroskopische Ereignisse mit
einer Periode von 5.54 Jahren. Die leeren Symbole kennzeichnen nicht durchgef•uhrte Messungen
(Entnommen der HST Treasury Program Webseite).

Verl•aufe dieses spektroskopischen Ereignisses (von 1997 und 2003) im Vergleich gezeigt (Cor-
coran 2005). Bei beiden f•allt die Nettoz•ahlrate nach einer kurzen aktiveren Periode ann•ahernd
auf Null ab. Erst, wie hier nicht gezeigt, nach einigen Monatensteigt die Nettoz•ahlrate wieder
auf den alten Wert an.

Dies wird als sehr starker Beweis f•ur die Existenz eines Begleitsterns angesehen (Damineli et al.
2000 und Iping 2005). Als Ursache wird eine Verdeckung des Begleitsterns oder der Stelle, wo
beide Sternenwinde aufeinander tre�en und R•ontgenstrahlung erzeugen, angenommen. Es wird
aber auch ein Au
•osen von Sto�fronten durch das Eintauchen des Begleitsterns in die obere
Atmosph•are oder eine anderweitige Beein
ussung des Sternenwindes der Prim•arkomponente
w•ahrend der Periastronpassage (nahester Bahnpunkt) diskutiert,da eine Verdeckung ein eher
seltenes und ausgezeichnetes Ereignis w•are. Eine Akkretion von LBV-Materie auf den Begleit-
stern kann dabei ebenso erfolgen. Zu diesen M•oglichkeiten siehe unter anderem Abraham et
al. (2005), Soker (2005) und Akashi et al. (2006). Die sich durcheinen Begleitstern m•oglicher-
weise ergebenden, ganz neuen Konsequenzen f•ur die Formgebung des LBV-Nebels sollen, wie
erw•ahnt, in dieser Arbeit speziell f•ur den gravitativen Anteil untersucht werden.

Abbildung 1.8: Verlauf der R•ontgenintensit•at w•ahrend des spektroskopischen Ereignisses von
2003 im Vergleich mit dem von 1997, die auf einen periodischenEin
uss eines Begleitsterns hin-
deuten (Ebenfalls der HST Treasury Program Webseite entnommen, mit Verweis auf Corcoran
2005).
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.3. Homunkulusnebel und•aquatoriale Scheibe

Parameter Wert Einheit

Periode6: T 2 020 � 5 Tage

Exzentrizit •at7: e � 0.90 dimensionslos

Masse Begleitstern6;8: MBS 30 bis 70 M �

Tabelle 1.2: Eigenschaften des Doppelsternsystems� Carinae. Referenzen (z.B.):6 Damineli
et al. (2000),7 Abraham et al. (2005),8 Soker (2005) und dort angegebene Referenzen.

In Tabelle 1.2 sind einige wichtige Parameter des Doppelsternsystems aufgelistet. Diese sind
sehr unsicher und es existiert noch keine einvernehmliche•Ubereinkunft dar•uber. Allgemein
wird aber von einer sehr hohen Exzentrizit•at ausgegangen, deren m•ogliches Zustandekommen
ebenfalls ein Teil dieser Arbeit sein wird. Falls sich die hohe Exzentrizit•at best•atigt, ist es sogar
wahrscheinlich, dass diese erst vor kurzem zustande gekommen ist,da sich diese ansonsten
durch die Gezeitenkr•afte schon zum Teil abgebaut h•atte. Es zeigt sich zudem, dass die Bahn
des Begleitsterns in der Rotationsebene verl•auft. Die Masse ist dabei noch sehr spekulativ,
k•onnte aber im Bereich um 50 M� liegen.

Es gibt zudem weitere Anzeichen, dass� Carinae kein Einzelstern ist (Soker 2004). Es kann aber
bis jetzt diese M•oglichkeit nicht de�nitiv ausgeschlossen werden, da noch andere Mechanismen
denkbar w•aren, wie zum Beispiel thermische oder magnetische Relaxationszyklen (Martin et al.
2006), deren typische Zeitskalen einige Jahre betragen. Es wurde des Weiteren auch eine Periode
von 85 Tagen beobachtet, die im Bereich der dynamische Zeitskala liegt und m•oglicherweise
durch eine Oszillation des Sterns zustande kommt (HST Treasury Program).

1.3 Homunkulusnebel und •aquatoriale Scheibe

� Carinae, mit seiner enorm hohen Leuchtkraft von 5� 106 L � (� 20 %), hat als LBV schon
einige sehr heftige Ausbr•uche durchlaufen. Deren Folgen sollen hier kurz erl•autert werden.

Great Eruption

Von 1837 bis etwa 1856 kam es dabei zu dem bis jetzt gr•o�ten registrierten Ausbruch. Der
Stern erreichte im Jahr 1843 eine maximale visuelle Helligkeit von -1 mag und war damit der
zweithellste Stern am Himmel nach Sirius. Einige Merkmale sind dazu in Tabelle 1.3 aufge-
listet. Die Helligkeit nahm danach, auf Grund der absinkenden Temperaturen und der damit
verbundenen raschen Staubbildung in dem sich bildenden LBV-Nebels, wieder sehr stark, bis
auf 7-8 mag, ab. Vor dem Ausbruch variierte die Helligkeit zwischen 2 und 4 mag.

Von besonderem Interesse ist dabei wieder die Massenverlustrate und die damit verbundene
ausgesto�ene Gesamtmasse von4 MGE = 3 bis 15 M� . Diese ist ein sehr wichtiger Inputpara-
meter der sp•ateren Simulationen.
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.3. Homunkulusnebel und•aquatoriale Scheibe

Parameter Wert Einheit

Maximale scheinbare Helligkeit1;3: mv,max -1 mag

Maximale absolute Helligkeit3: M bol,max -14 mag

Mittlere absolute Helligkeit3: M bol,avg -13 mag

Derzeitige Ausdehnungsgeschwindigkeit1;3: vrad � 700 km/s

Ausgesto�ene Gesamtmasse1;3: 4 MGE 3 bis 15 M �

Mittlere Massenverlustrate3;9: _MGE 0.1 bis 0.5 M� /a

Zusammensetzung des Materials3: reich an Helium und Sticksto�

Tabelle 1.3: Daten zur Great Eruption um 1843. Referenzen:1 Davidson and Humphreys
(1997), 3 HST Treasury Program und9 Smith et al. (2003).

Die Materie wird dabei infolge der schon diskutierten Instabilit •at am Eddington Limit (mo-
di�ziert mit dem 
 Limit) oder anderer Mechanismen, vermutli ch wie der Sternenwind, nicht
sph•arisch-symmetrisch in Richtung der Pole abgegeben. Die abgeblasenen•au�eren Schichten des
Sterns werden dabei durch den Strahlungsdruck und den LBV-Wind noch weiter beschleunigt.
Der sich expandierende Nebel wurde 1938 entdeckt und als Homunkulus bezeichnet. Sp•ater
konnte um das Jahr 1890 noch ein weiterer, weniger heftiger Ausbruch beobachtet werden.
Mittlerweile wurde auch im R•ontgenbereich ebenfalls•alteres, um den Homunkulus liegendes
Material detektiert. Ausbr•uche kommen bei LBVs also recht h•au�g vor. � Carinae wird we-
gen der Heftigkeit der Ausbr•uche, neben den weiteren Eigenschaften, auch als extremer LBV
eingestuft.

� Carinae ist vermutlich seit dem Gro�en Ausbruch immer noch dabei, in den Gleichgewichts-
zustand zur•uckzukehren. Die Gesamtenergie die dabei frei wurde, betrugin etwa 4 � 1042 bis
1043 J, was der Energie einer Supernovaexplosion entspricht. Interessanterweise liegen die Ma-
xima der Ausbr•uche auch in der 5.54-Jahres-Periode. Der Begleitstern k•onnte somit durch die
Gezeitenkr•afte zumindest der Ausl•oser der Ausbr•uche sein. Dies w•urde dann aber die Frage
aufwerfen, ob alle LBVs mit gro�en Ausbr•uchen einen Begleitstern haben.

Homunkulusnebel

Neben dem Homunkulusnebel wurden auch•aquatoriale Strukturen entdeckt, die in Abbildung
1.9 ebenfalls zu erkennen sind. Der Homunkulusnebel selbst, mit einer sehr symmetrischen bi-
polaren Struktur und einer mittleren Ausdehnungsgeschwindigkeit von etwa 650 bis 700 km/s,
hat eine Ausdehnung von 0.2 pc (18"). Die nahezu sph•arischen Lobes zeigen dabei in Richtung
der Rotationsachse und die•aquatoriale Scheibe liegt, wie die Bahnebene des Begleitsterns,
senkrecht dazu in der Rotationsebene. Die Rotationsebene ist dabei um (62 � 10)� zur Him-
melsebene geneigt.
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Kapitel 1. Einf •uhrung und Motivation 1.3. Homunkulusnebel und•aquatoriale Scheibe

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 (blobs) in der unmittelbaren Umgebung des Sterns, Gesichtsfeld:
3 400 AE (1.6") (VLT YEPUN/NAOS-CONICA, European Southern Observatory). Rechts un-
ten: Struktureinteilung des LBV-Nebels (aus Weis 1996 bzw. Duschl 1995).

Wie erl•autert wurde, k•onnte die Bipolarit•at durch die bevorzugte Abgabe der Sternmaterie aus
der Polregion erkl•art werden. Es werden aber auch noch andere M•oglichkeiten, wie zum Beispiel
die einer massiven Explosionen in einem in der•Aquatorebene liegenden, den Stern umgebenden
Torus (Morris et al. 1999), diskutiert. Die Entstehung der Bipolarit •at bleibt damit immer
noch eine o�ene Frage. Wie unter anderem in der Abbildung 1.9 zu erkennen ist, besitzen die
vorwiegend hohlen Lobes eine klumpige Struktur, deren charakteristischer Durchmesser etwa
1 000 AE betr•agt. Damit sind diese gr•o�er als das Produkt aus interner Schallgeschwindigkeit
mal Ausdehnungszeit, wodurch deren Entstehung infolge gasdynamischer Instabilit•aten und
auf Grund des LBV-Windes wahrscheinlich erscheint. Eventuellexistiert im Inneren der Lobes
noch ein Mini-Homunkulus. Dabei f•uhrt die Verdeckung des Hauptsterns durch den gesamten
Nebel gegenw•artig zu einer Verringerung der visuellen Helligkeit um etwa 4bis 5 mag.

Es soll hier noch einmal wiederholt werden, dass die mit dem Ausbruch verbundene Ausdeh-
nung des Sterns und die Verringerung der Ober
•achentemperatur nicht zu einer wesentlichen
Ver•anderung der Energieproduktion und damit der gesamten bolometrischen Helligkeit f•uhrt,
sondern die Energieabgabe sich lediglich in einen anderen Spektralbereich verschiebt. Und auch
der danach entstehende Nebel, der zwar die visuellen Helligkeitdes Sterns verringert, gibt die
gesamte absorbierte Strahlung durch den Staub wieder als IR-Strahlung ab (Strahlungsgleich-
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gewicht vorausgesetzt). Durch die hohe Prim•arleuchtkraft von � Carinae ist der Homunkulus,
mit einer Temperatur von 200 bis 400 K, eine der hellsten thermischen IR Quellen am Himmel.
Neben der Emission einer Vielzahl von schmalen erlaubten und verbotenen Linien wird auch
ein gewisser Anteil der UV Strahlung des Sterns re
ektiert.

F•ur die Masse kann als untere Grenze 2 M� angegeben werden, wobei allerdings bei neueren
Messungen von einer Mindestmasse von 12 M� ausgegangen wird (Smith et al. 2003).

•Aquatoriale Scheibe

In der vorhandenen•aquatorialen Scheibe lassen sich des Weiteren noch jetartige B•ander (strea-
mers) in radialer Richtung vom Zentrum aus mit erstaunlich regelm•a�iger Anordnung beobach-
ten, wobei in jedem in immer gleichen Abst•anden helle Knoten zu �nden sind. Diese Einteilung,
sowie weitere beobachtete Klumpen (blobs) in der •Aquatorebene nahe am Zentralstern, sind in
den rechten Bildern der Abbildung 1.9 dargestellt. Bei einigen weiter au�en liegenden Knoten
konnten mittlerweile durch R•ontgenbeobachtungen auch eindeutig Sto�fronten nachgewiesen
werden.

Wie diese•aquatoriale Struktur zustande kommt, ist bis jetzt noch ungekl•art. Zwei M•oglichkei-
ten werden in Betracht gezogen: Entweder kam es zu mehreren Ausbr•uchen mit einer geringen
Geschwindigkeitsdispersion, oder, was wahrscheinlicher ist undworauf die gemessen Geschwin-
digkeiten von 100 km/s im Inneren und bis 1 500 km/s im•Au�eren hindeuten, sind diese in
einem relativ kurzen Intervall durch ein mehr oder weniger diskretes Geschwindigkeitsspektrum
entstanden. Es bleibt aber o�en, wie die Klumpen, die sich naheam Stern mit nur sehr geringen
Geschwindigkeiten bewegen, mit der•aquatorialen Struktur zusammenh•angen und warum die
radialen B•ander nicht durch die Rotation ausgeschmiert sind. Die gesamte Scheibenstruktur
scheint sich aber auszudehnen und zu drehen. N•aheres dazu ist ebenfalls in Duschl (1995),
Weis (1996), Davidson and Humphreys (1997) und van Boekel et al. (2003) zu �nden. Die
Gesamtheit des LBV-Nebels ist mit seiner Geometrie und die teilweise hohen gemessenen Ge-
schwindigkeiten sehr ungew•ohnlich, was aber auch wegen der noch jungen Geschichte nicht
unbedingt verwunderlich ist.

Mit einer Scheibenmasse von mindestens 0.5 M� (Dichte etwa 105 bis 106 Atome pro cm2) und
der Homunkulusmasse kommt die unsichere Gesamtmasse aus Staub und Gas von Tabelle 1.3
zustande.

Das Ziel dieser Arbeit wird es sein, neben der Untersuchung der Exzentrizit •ats•anderung, zu
pr•ufen, ob der Begleitstern eine Ursache solcher markanten Strukturen sein kann, im Speziellen
aber auch, ob es zu den beobachteten•aquatorialen Konzentrationen kommt (z.B. durch

"
Gravity

Assist\-Ein
 •usse).

Eine Menge von weiteren Fragen bleibt auch hier ungekl•art, zum Beispiel: Wann ist das•aqua-
toriale Material ausgesto�en worden? Auch zur Zeit des Gro�en Ausbruchs? Was steuert die
St•arke des Ausbruchs und haben die kleineren Eruptionen die gleiche physikalische Ursache wie
die gro�en Ausbr•uche?
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Kapitel 2

Der N-Body-Code

F•ur die Simulation der abzusto�enden H•ulle wird diese durch eine gro�e Anzahl von Punktteil-
chen dargestellt. Die Teilchen sollen dabei nur•uber die Gravitationskraft wechselwirken. Das
numerische Verfahren f•ur den N-Body-Code zur Integration der Bewegungsgleichung soll in
diesem Kapitel erl•autert werden. Dabei soll mehr auf den mathematischen und physikalischen
Hintergrund Wert gelegt werden und es nicht so sehr auf die Implementierung ankommen.

2.1 Gravitationsgesetz und Runge-Kutta-Verfahren

Gravitation und Energie

Am Anfang werden nun aber erst einmal die ben•otigten grundlegenden Formeln f•ur die New-
ton'sche Physik aufgelistet und besprochen. Diese sind:

Ort des K•orpers: ~xi (2.1)

Geschwindigkeit: ~vi = _~xi (2.2)

Beschleunigung: ~ai = _~vi = •~xi (2.3)

Potential: � i = � G
NX

j =1 ;j 6= i

mj

r ij
(2.4)

Gravitationskraft: ~Fi = mi~ai = mi
d2~xi

dt2
= � mi

~r � i

= G
NX

j =1 ;j 6= i

mi mj (~xj � ~xi )
r 3

ij
(2.5)

Dabei bezieht sich der Indexi (0 � i � N ) immer auf den i -ten K•orper der insgesamtN
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Kapitel 2. Der N-Body-Code 2.1. Gravitationsgesetz und Runge-Kutta-Verfahren

K•orper. F•ur den Fall, das mehrere K•orper beteiligt sind, muss zur Berechnung des Potentials
bzw. der Kraft auf den i -ten K•orper •uber alle anderenj K•orper summiert werden.

Die Bewegung eines Massenpunktes, gegeben durch die zweite zeitliche 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 nach dem Ort gegeben. Der Nablaope-
rator entspricht dabei gerade dem Vektor der partiellen Ableitungen: ~r =

�
@

@x;
@

@y;
@
@z

�
. Damit

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

Des Weiteren h•angt das Potential und die Kraft, neben der Masse, nur von der Entfernung
r ij = j~xi � ~xj j zwischen zwei K•orpern ab. Die Kraft wirkt dabei nur in Richtung deren Verbin-
dungslinie. Diese 1=r- bzw. 1=r2- Abh•angigkeit wird jedoch entscheidende Auswirkungen auf
die Genauigkeit der Rechnungen haben. Denn das Potential und die Kraft, und damit auch die
Beschleunigung, divergieren gegen unendlich f•ur r ! 0. Dies kann vorkommen, da nicht mit
ausgedehnten Objekten, sondern mit Punktmassen gerechnet werden wird. Im Nachfolgenden
und in Abschnitt 2.3 wird darauf noch einmal genauer eingegangen werden, insbesondere wird
dies Ein
uss auf die Energieerhaltung und auf die Wahl des numerischen Verfahrens haben.

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

Epot = � G
NX

i =1

NX

j = i +1

mi mj

r ij
(2.6)

Ekin =
1
2

NX

i =1

mi v2
i (2.7)

F•ur ein abgeschlossenes System gelten ebenfalls noch die folgende Erhaltungss•atze:

� Die Gesamtenergie bleibt erhalten: Eges = Ekin + Epot

� Der Gesamtimpuls und Gesamtdrehimpuls bleiben erhalten.

� Das Massenzentrum erf•ahrt keine Beschleunigung und es wird
nirgendwo Masse erzeugt oder vernichtet.

Diese Punkte k•onnen unter anderem sp•ater verwendet werden, um die Genauigkeit der nume-
rischen Methode zu bestimmen und die Gr•o�e des Fehlers abzusch•atzen.

Als eine wichtige Konsequenzen der Energieerhaltung f•ur ein gebundenes, abgeschlossenes Sys-
tem ergibt sich f•ur den Spezialfall einer periodische Bewegung eines Massenpunktes, im Feld
einer attraktiven Zentralkraft, in diesem Fall der Gravitation, der Virialsatz zu:

Epot = � 2Ekin (2.8)

Dieser gilt immer f•ur den Mittelwert •uber eine hinreichend lange Zeit. Im Falle einer Parabel-
bahn (Ekin = 0 und Epot = 0 f •ur r ! 1 ) gilt:

Epot = � Ekin (2.9)
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Integration gew •ohnlicher Di�erentialgleichungen

F•ur ein System mit mehr als 2 K•orpern (N > 2) ist die Di�erentialgleichung zweiter Ordnung
(2.5):

d2~xi

dt2
= G

NX

j =1 ;j 6= i

mj (~xj � ~xi )
r 3

ij
; i = 1; :::; N (2.10)

nicht mehr analytisch l•osbar. Dieses System vonN gekoppelten Di�erentialgleichungen l•asst
sich nun durch Einf•uhrung einer neuen Variablen~vi (Geschwindigkeit) in 2 Systeme vonN
gekoppelten Di�erentialgleichungen erster Ordnung reduzieren:

d~xi

dt
= ~vi (2.11)

d~vi

dt
= G

NX

j =1 ;j 6= i

mj (~xj � ~xi )
r 3

ij
(2.12)

Diese k•onnen nun einzeln einfacher mit numerischen N•aherungsverfahren gel•ost werden (siehe
unter anderem Press et al. 2002, M•uller 2006 und Mnich 2006). Die Anfangsbedingungen sind
dabei gegeben durch:

~xi (t0) = ~x0;i und ~vi (t0) = ~v0;i (Anfangswertproblem) (2.13)

Die Idee bei numerischen Methoden ist, die di�erentiellen Gr•o�en d~x, d~v und dt in endli-
che Schritte � ~x, � ~v und � t umzuschreiben, dabei wird die Gleichung au�erdem mit der In-
tervalll •ange h = � t multiplizieren. Es wird also, anstatt das Integral f•ur die unbekannten
Funktionen ~x und ~v zu bestimmen, die Fl•ache unter den Funktionsgraphen durch kleine bere-
chenbare Fl•achenst•ucke angen•ahert. Der im Allgemeinen gekr•ummte Verlauf der Funktion wird
also durch lineare Zwischenst•ucke ersetzt. Diese Diskretisierung f•uhrt im einfachsten Fall zum
Euler-Cauchy-Verfahren:

~xi (t0 + h) = ~x0;i + h � ~vi (t0) + O(h2) (2.14)

~vi (t0 + h) = ~v0;i + h � G
NX

j =1 ;j 6= i

mj (~x0;j � ~x0;i )
r 3

ij
+ O(h2) (2.15)

Dieses Verfahren hat jedoch einige Nachteile. Zum einen ist es als Verfahren erster Ordnung
nicht sehr pr•azise, denn durch eine Taylorentwicklung l•asst sich zeigen, dass der Fehlerterm
nur von der oben angegebenen zweiten Ordnung inh ist, zum anderen dadurch auch nicht sehr
stabil und, da die Ableitung immer an der linken Intervallgrenze berechnet wird, au�erdem
unsymmetrisch.
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Die Wahl der Intervalll •ange stellt dabei ein wei-

Abbildung 2.1: Numerische Fehler.

teres Problem dar. Diese sollte nicht zu lang
gew•ahlt 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 K•orper ist wegen der
schon angesprochenenr -Abh•angigkeit im Nen-
ner eine kleine Schrittweite notwendig. Anderer-
seits kann mit l•angeren Intervallen Rechenzeit
eingespart werden. Denn in dem Fall, dass sich
die K•orper weit entfernt voneinander aufhalten,
kommt es zu geringeren Beschleunigungs•ande-
rungen zwischen zwei Iterationsschritten und der
Fehler bleibt gering.

Die Schrittweite darf jedoch auch nicht zu klein gew•ahlt werden, da sonst die Rundungsfehler zu
gro� werden. Dies liegt wiederum an der endlichen Zahl signi�kanter Stellen der im Computer
verwendeten Gleitkommazahlen. Denn, wenn sich nur die letzten Stellen des Zahlenwertes bei
aufeinander folgenden Iterationsschritten•andern, entspricht dies nur wenigen relevanten Stel-
len, wobei dann bei diesen auf die letzte Stelle gerundet wird. Auch bei der Addition mehrerer
Zahlen mit verschiedener Gr•o�enordnung, kann es vorkommen, falls in der falschen Reihenfolge
addiert wird, dass kleinere Werte nicht mehr zum Tragen kommen. Der Zusammenhang mit
dem Gesamtfehler ist in Abbildung 2.1 schematisch dargestellt. Hier zeigt sich also schon das
Problem, die optimale Iterationsl•ange f•ur einen minimalen Gesamtfehler zu �nden.

Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung

Als besseres numerisches Integrationsverfahren wird f•ur den N-Body-Code das Runge-Kutta-
Verfahren 4. Ordnung verwendet. Dieser ist ein schneller, allgemein anwendbarer Algorithmus
und gut geeignet, falls die Funktionf (rechte Seite der Di�erentialgleichung 2.16) relativ einfach
zu berechnen ist und keine zu hohe Genauigkeit gefordert wird.

dy(x)
dx

= f (x; y) mit y(x0) = y0 (DGL 1. Ordnung) (2.16)

Andere Verfahren werden noch kurz am Ende dieses Abschnittes angegeben. Beim Runge-
Kutta-Verfahren 4. Ordnung werden im Gegensatz zum Euler-Cauchy-Verfahren noch Zwi-
schenschritte ber•ucksichtigt. Durch die Wahl geeigneter Korrekturfaktorenk1 bis k4 kann eine
Genauigkeit bis zur vierten Ordnung inh erreicht werden, so das der Fehler nur noch von der
Ordnung O(h5) ist. Dies entspricht einer Taylorentwicklung der Funktion zu h•oheren Ordnun-
gen, Ersetzung dieser durch Terme mit nur einer Ableitung und Eliminierung von Fehlertermen
geringer Ordnung. Dementsprechend ist dazu jedoch auch mehr als eine Funktionsauswertung
pro Intervall h notwendig. F•ur das klassische Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung ergibt sich
daraus f•ur gew•ohnliche Di�erentialgleichungen erster Ordnung folgendesSchema:
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k1 = h � f (xn ; yn )

k2 = h � f (xn +
h
2

; yn +
k1

2
)

k3 = h � f (xn +
h
2

; yn +
k2

2
)

k4 = h � f (xn + h; yn + k3)

yn+1 = yn +
k1

6
+

k2

3
+

k3

3
+

k4

6
+ O(h5) (2.17)

Die Funktion f (x; y) wird an vier verschiedenen Zwischenschritten ausgewertet, woraus sich
mit der Gewichtung der neue Funktionswertyn+1 als n•achster Ausgangswert ergibt.

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

� Berechnung der Steigung bei (x0; y0)
(unterer Kreis) und Extrapolation bis
zur Intervallmitte.

� Berechnung der Steigung an diesem
Punkt und Extrapolation zu einem
zweiten Punkt in der Intervallmitte.

� Nochmalige Berechnung der Steigung
an diesem neuen Punkt und Extrapo-
lation bis zum Intervallende.

� Als letztes nun noch die Berechnung
der Steigung am entstandenen Punkt
am Intervallende.

) Die Gewichtung der 4 berechneten
Steigungen ergibt den neuen Funkti-
onswert yn+1 (oberer Kreis).

Abbildung 2.2: Runge-Kutta-Verfahren 4. Ordnung.
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Eine Anwendung dieses Verfahrens auf das Gravitationsgleichungssystem 2.11 und 2.12 ergibt
f•ur die Geschwindigkeitsintegration:

~k1;j = h � f (t0;~v0;i ) = h �
GM
r 3

(~xj � ~x0;i )

~k2;j = h � f (t0 +
h
2

;~v0;i +
~k1;j

2
) = h �

GM
r 3

(~xj � (~x0;i +
1
2

h~k1;j ))

~k3;j = h � f (t0 +
h
2

;~v0;i +
~k2;j

2
) = h �

GM
r 3

(~xj � (~x0;i +
1
2

h~k2;j ))

~k4;j = h � f (t0 + h;~v0;i + ~k1;j ) = h �
GM
r 3

(~xj � (~x0;i + h~k3;j ))

~vi (t0 + h) = ~v0;i +
1
6

NX

j =1 ;j 6= i

(~k1;j + 2~k2;j + 2~k3;j + ~k4;j ) + O(h5) (2.18)

und f•ur die Ortsintegration:

~xi (t0 + h) = ~x0;i + h � ~vi (t0 + h) (2.19)

Dabei ist die Funktion f (t;~v) durch die Beschleunigung gegeben:

f (t;~v) = ~ai (~xi (t)) =
GM
r 3

(~xj � ~xi ) mit r 3 = j~xj � ~xi j3 (2.20)

Der Beschleunigungsvektor~ai (~xi (t)) h•angt nur vom Ortsvektor, jedoch nicht explizit von der
Zeit ab, weswegen nur die zweite Funktionsvariable inf (t;~v) ausgewertet wird. Diese wird
zuerst •uber die Ersetzung (als Beispiel die zweite Gleichung f•ur ~k2;j )

~v0;i ! ~v0;i +
~k2;j

2
j � h ) ~v0;i h ! ~v0;i h +

1
2

h~k2;j ) ~x0;i ! ~x0;i +
1
2

h~k2;j (2.21)

in eine Ortsvariable transformiert (~x0;i = ~v0;i h) und danach erst an der Stelle~xi ausgewertet.
Entsprechend f•uhrt dies zu r 3 = j~xj � (~x0;i + 1

2h~k2;j )j3 im Nenner. Die Summation mit den
Koe�zienten •uber 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 leichtmodi�zierter Euler-Cauchy-
Schritt verwendet (vgl. 2.14). Dies hat mehrere Gr•unde, zum einen h•angt die Beschleunigung
nur von einer Variablen ab, und zwar nur von~xi und nicht noch von ~vi , des Weiteren w•urde
ein zus•atzlicher Runge-Kutta-Schritt die Rechenzeit nochmal deutlich erh•ohen. Es zeigte sich
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au�erdem bei Tests am im n•achsten Abschnitt vorgestellten pythagor•aischen 3-K•orper-Problem,
dass sich die Genauigkeit nicht entscheidend verbessern w•urde.

Die Wahl der richtigen Schrittweite bleibt auch hier ein Problem. Eine M•oglichkeit w•are eine
adaptive Schrittweiten-Kontrolle einzubauen, die bei jedem Schritt •uberpr•uft ob die Iterati-
onsl•ange ge•andert werden sollte. Falls der Fehler bei einer gegebenen Iterationsl•ange gr•o�er als
ein vorgegebener Wert ist, wird die Iterationsl•ange so lange angepasst, bis die Bedingung erf•ullt
ist und umgekehrt auch wieder erh•oht, solange der Fehler klein genug bleibt. Die Bestimmung
des Fehlers bei jeder Iteration kann zum Beispiel durch Vergleich zweier Integrationsschritte
mit verschiedenen Schrittweiten, durch st•andigen Vergleich mit einem zweiten Verfahren, durch
eine interne Fehlerberechnung oder durch die Kontrolle derGesamtenergie erfolgen.

Jeder guter Algorithmus sollte eigentlich diese Kontrolle zurVerbesserung der Genauigkeit und
Reduzierung der Rechenzeit enthalten. Es w•are f•ur das im n•achsten Abschnitt vorgestellte 3-
K•orper-Problem sehr sinnvoll. Durch die sp•ater in Abschnitt 2.3 eingef•uhrten Anpassungen ist
dies f•ur den verwendeten Code jedoch nicht zwingend notwendig undwurde daher nicht an-
gewandt. Entscheidend war hier eine leichte Implementierung und ein Code mit ausreichender
Schnelligkeit und Genauigkeit.

Andere Verfahren

Zur Vollst •andigkeit sollen nun noch kurz einige andere Verfahren genannt werden (n•aheres
siehe z.B. Schlitt 2000). Zwei Algorithmen die•ahnlich dem Runge-Kutta-Verfahren sind und
•aquivalente Eigenschaften besitzen und auch h•atten verwendet werden k•onnen, sind das

� Runge-Kutta-Nystr•om Verfahren und der

� Leapfrog Algorithmus (•ahnlich der Mid-Point-Methode).

Diese sind speziell f•ur diesen Typ von Di�erentialgleichungen zweiter Ordnung, wie der Bewe-
gungsgleichung unter dem Ein
uss eines Gravitationsfeldes, ausgelegt. Eine weitere M•oglichkeit
w•aren so genannte Mehrschrittverfahren, wie zum Beispiel die

� Adam-Bashford-Methode.

Zur Erh•ohung der Genauigkeit 
ie�en hier zus•atzlich berechnete Funktionswerte vorangegan-
gener Positionen zur Bestimmung des neuen Ausgangswertes in die N•aherung mit ein. Der
Nachteil ist, dass zu Beginn erst einmal ein Einschrittverfahrenben•otigt wird und viele Wer-
te zwischengespeichert werden m•ussen. Als Weiteres seien noch Predictor-Corrector-Methoden
erw•ahnt. Dabei wird die Genauigkeit mit zwei unterschiedlichenAlgorithmen, durch wechsel-
seitiges Verbessern des jeweils approximierten Wertes, erh•oht. Als Beispiel w•are 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 genaue Ergebnisse zu erzielen,
entsprechend aber auch aufwendiger. Hier wird das Ergebnis als Funktion der Intervalll•ange mit
Hilfe von Polynomen solange approximiert, bis es zur vorgegebenen Genauigkeit konvergiert.

Ein
uss der Teilchenzahl N

Bis jetzt wurde noch nicht untersucht, wie sich die Zahl der beteiligten Teilchen auf die Rechen-
zeit auswirkt. Da die Beschleunigung zwischen jedem K•orper einzeln berechnet werden muss,
ergibt sich eine Rechendauer die proportional zum Quadrat der Teilchenzahl ist:

T(N ) =
NX

i =1

NX

j =1 ;i 6= j

ta = ta

NX

i =1

(N � 1) = taN (N � 1) = taO(N 2) / N 2 (2.22)

Dabei entspricht T(N ) der Rechenzeit f•ur einen Iterationsschritt und ta ist die Zeit f•ur die in-
dividuelle Beschleunigungsberechnung zwischen zwei Teilchen. Im Allgemeinen f•uhrt also eine
Verdopplung der Teilchenzahl zu einer Vervierfachung der Rechenzeit. Wenn die doppelt berech-
neten Werte weggelassen werden, l•asst sich bei dieser direkten Teilchen-Teilchen Summation
zus•atzlich ein Faktor 2 einsparen, so das gilt:

T(N ) =
NX

i =1

NX

j = i +1

ta /
1
2

� N 2 (2.23)

Eine Verbesserung, um dieN 2-Abh•angigkeit loszuwerden, w•are die Einf•uhrung von so genann-
ten Tree- bzw. Baumstrukturen. Dabei wird entweder immer vonzwei benachbarten Teilchen
der Schwerpunkt berechnet, bis alle Teilchen eingebunden sind oder das Rechengebiet in immer
kleinere Teile halbiert, bis in jedem nur noch ein Teilchen zu �nden ist. Es entstehen da-
durch Baumstrukturen, bei denen dann nur entlang der Verzweigungen die Gravitationskraft
bestimmt wird. Dies f•uhrt zum Beispiel dazu, dass mehrere eng gruppierte Teilchen als ein Ein-
ziges im Schwerpunkt betrachtet werden. Dadurch kann die Abh•angigkeit bis auf die Ordnung
O(N � ln N ) reduziert werden. Eine ganz andere M•oglichkeit w•are, die Gravitationskraft durch
ein Potentialgitter zu ersetzen. Diese komplexen Methoden werden besonders bei sehr gro�en
Teilchenzahlen immer wichtiger. Dies soll hier jedoch nichtweiter ausgef•uhrt werden.

2.2 Test am pythagor •aischen 3-K •orper-Problem

Dieser N-Body-Code wurde am pythagor•aischen 3-K•orper-Problem getestet. Das Ziel war es,
die Genauigkeit und Stabilit•at des Codes zu•uberpr•ufen. Dabei war es nicht beabsichtigt, einen
Code zu produzieren, um dieses spezielle Problem in m•oglichst kurzer und e�zienter Weise
zu l•osen. Daf•ur gibt es deutlich bessere und schnellere Verfahren, wie im vorangegangenen
Abschnitt erw•ahnt.

Die Ausgangskon�guration der drei Punktmassen sieht wie folgt aus:die Massen und die jeweils
gegen•uberliegenden Seiten stehen im Verh•altnis 3:4:5, sie haben keine Anfangsgeschwindigkeit
und dementsprechend keinen Drehimpuls. Dies ergibt das in Abbildung 2.3 gezeigte rechtwink-
ligen Dreieck mit den angegebenen Koordinaten in relativenEinheiten. Die eingef•uhrten und
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Abbildung 2.3: Ausgangskon�guration des pythagor•aischen 3-K•orper-Problems.

im Folgenden verwendeten dimensionslosen Gr•o�en f•ur t (Zeit), m (Masse) undr (L•ange) sind
dabei •uber die Beziehungt2Gm=r3 = 1 verkn•upft, wobei f•ur eine physikalische Bedeutung
G im entsprechenden Einheitensystem zu w•ahlen ist. Die Energie wird dagegen in Einheiten
vom Betrag der GesamtenergieEGesamt,Anfang angegeben, die sich mit der oberen Konvention
zu � -12.816 67 (in Einheiten vonG) ergeben w•urde (siehe u.a. Formel 2.7). Daraus folgt zum
Beispiel f•ur 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� 15 pc3/a 2M � ) f•ur die Zeit eine Einheit von 1:49 � 107 Jahren und f•ur die
Gesamtenergie, umgerechnet in SI-Einheiten,� 1:11� 1035 J.

Der Schwerpunkt liegt im Koordinatenursprung und sollte w•ahrend der weiteren Entwicklung
unver•andert bleiben, genauso wie der Gesamtimpuls und Gesamtdrehimpuls nicht von 0 abwei-
chen d•urften. Dies wurde entsprechend•uberpr•uft und es kommt bis zum Ende der Integration,
bei t=82, lediglich zu einer minimalen Verschiebung des Schwerpunktes um� 1:32� 10� 5, wel-
ches dann ebenfalls zu vernachl•assigbaren Gesamtimpulsen f•uhrt. Aufgrund naher Begegnun-
gen und dem 1/r-Potential mussten etwa 100 Milliarden Iterationen mit einer Intervalll•ange
von 8:2 � 10� 10 durchgef•uhrt werden, um das hier gezeigte Ergebnis zu erzielen. Diesbedeutete
jedoch auch eine enorm lange Rechenzeit von 50 h (vgl. Seite 39), was f•ur ein derartiges Pro-
blem eigentlich deutlich zu langsam w•are. Aber wie schon erw•ahnt, sollte dies nur ein Test des
N-Body-Codes darstellen.

Zur •Uberpr•ufung der Genauigkeit und Konsistenz des Codes wurden die Simulationsergebnisse
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 Bahnen der 3 K•orper aus dem
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Abbildung 2.4: Bahnen zwischent = 0 und
t = 10 bei Szebehely und Peters.

Abbildung 2.5: Bahnen zwischent = 0 und
t = 10 bei der eigenen Rechnung.

Abbildung 2.6: Kombination von Abbil-
dung 2.4 und 2.5.

Abbildung 2.7: Bahnen zwischent = 10
und t = 20.

Paper sowie der eigenen Rechnung gegen•ubergestellt. Dieser erste Teil umfasst eine Zeitspanne
von � t = 10. Zus•atzlich wurde die Bahn noch in zehn zeitlich gleich lange Teile unterteilt,
wodurch eine grobe Geschwindigkeitsabsch•atzung m•oglich ist. Kurze Intervalle bedeuten somit
ein kleine Geschwindigkeit.

Wenn nun die beiden Abbildung verglichen werden (Abb. 2.6), erkannt man schon qualitativ
eine gute•Ubereinstimmung. Wie•andert sich nun aber die•Ubereinstimmung zu immer sp•ateren
Zeitpunkten? Dazu betrachte man Abbildung 2.7 bis 2.10. Hier sind jeweils immer die n•achsten
10 Zeitschritte dargestellt, wieder eine Kombination der Rechnung von 1967 und der eigenen
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Abbildung 2.8: Bahnen zwischent = 20
und t = 30.

Abbildung 2.9: Bahnen zwischent = 30
und t = 40.

Ergebnisse. Die•Ubereinstimmung ist immer noch sehr gut. Erst in Abbildung 2.11 kommt es zu
einer deutlichen Abweichung: K•orper 1 (blau) kommt aus gr•o�erer Entfernung in Richtung der
sich schon umkreisenden K•orper 2 (rot) und 3 (gr•un). In der N•ahe des Koordinatenursprungs
weicht der Punkt der nahen Begegnung von K•orper 2 und 3 (beit = 59:2, grauer Kreis) um
0.16 im Vergleich zum Paper ab. Dies entspricht einer Abweichung von 2.0 % in Bezug auf das
gesamte dargestellte charakteristische Sichtfeld.

K•orper 1 
iegt danach aber auch in der eigenen Simulation aus dem Dreifachsystem heraus. Die
anderen zwei K•orper umkreisen sich weiterhin gegenseitig auf elliptischen Bahnen und bewegen
sich in entgegengesetzter Richtung vom Ursprung weg. Sie bildennun ein nahes Zweifachsys-
tem. Dies ist auch ein gutes Beispiel f•ur einen

"
Gravity Assist\, also der Fall, bei dem ein dritter

K•orper genug kinetische Energie aus der Bindungsenergie allerdrei K•orper erh•alt, um aus dem
System zu entkommen. Es soll hier aber noch erw•ahnt werden, dass in der eigenen Rechnung
der entwichene K•orper 1 nach einer sehr langen Zeit wieder zur•uckkehrt und nicht auf einer
hyperbolischen Bahn ins Unendliche verschwindet.

Energie

Mit einer Analyse der Energie l•asst sich nun unter anderem entscheiden, wie pr•azise der N-
Body-Code funktioniert. Wenn diese in Abbildung 2.12 betrachtet wird, zeigt sich auch hier
eine sehr gute Konsistenz. Wie erwartet, ist zu Beginn die kinetische Energie Null und die
Gesamtenergie entspricht gerade der potentiellen Energie. W•ahrend der weiteren Bewegung
kommt es dann st•andig zu nahen Begegnungen, die in der kinetischen und potentiellen Energie
als starke Spitzen zu sehen sind, da die K•orper dort hohe Geschwindigkeiten erreichen und
damit entsprechend viel kinetische und wenig potentielle Energie besitzen (vgl. Formel 2.7 und
2.6). Die Gesamtenergie bleibt bis zum Ende ann•ahernd konstant.
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Abbildung 2.10: Bahnen zwischent = 40
und t = 50.

Abbildung 2.11: Bahnen zwischent = 50
und t = 60.

Die Analyse der gesamten Energiewerte aller Iterationen ergibt folgende Relativwerte und
Verh•altnisse:

Epot,avg = � 2:075 035 6
Ekin,avg = 1:075 035 1
EGesamt,avg = � 1:000 000 5

EGesamt,Anfang = � 1:000 000 0
EGesamt,Ende = � 1:000 000 0

EGesamt,Max = � 0:999 902 7
EGesamt,Min = � 1:097 725 3

(2.24)

EGesamt,Ende =EGesamt,Anfang = 1:000 000 0
EGesamt,Min =EGesamt,Max = 1:097 832 2
Epot,avg = � 1:930 202 6� Ekin,avg

(2.25)

Aus diesen Werten lassen sich nun weitere Schlussfolgerungen ziehen. Es sei aber vorher noch
einmal angemerkt, dass durch die Verwendung eines numerisches Verfahren lediglich eine end-
liche und keine kontinuierliche Anzahl von Daten vorhanden ist, und zwar immer nur die, die
nach jedem endlichen Iterationsschritt ausgegeben werden. Eswurde in diesem Fall auch zus•atz-
lich nur jeder 500 000. Wert in die Ausgabedatei geschrieben, umderen Gr•o�e zu begrenzen.
Bei dem dadurch weiter verringerten Datensatz war es somit vomder Programmierung und
den Programmeinstellungen abh•angig, in welcher H•ohe eventuelle Abweichungen ausgegeben
wurden. Die charakteristischen Merkmale gehen dabei jedoch nicht verloren.

Dies wird bei der GesamtenergieEGesamt besonders deutlich. Die mittlere Energie, die Anfangs-
und Endenergie (EGesamt,avg , EGesamt,Anfang und EGesamt,Ende ) sind nahezu identisch. Erst bei
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Abbildung 2.12: Energieverlauf vonEkin , Epot und EGesamt zwischent = 0 und t = 60.

der Betrachtung des Verh•altnisses der maximalen zur minimalen Gesamtenergie (EGesamt,Max =
EGesamt,Min ) zeigt sich die hohe Variationsbreite des Gesamtenergie von etwa 10 %, wie dies in
Abbildung 2.13 vergr•o�ert dargestellt ist. Aufgrund des oben angewandten Ausgabeverfahrens
k•onnte es jedoch gut sein, dass einige Zwischenwerte noch deutlichere Abweichungen zeigen
w•urden. Die Abweichungen f•uhren dann zu dem Auseinanderlaufen am Ende der Simulation
zwischen der Arbeit von Szebehely und Peters (1967) und der hier gezeigten Rechnung. Der
eigentliche Ursprung liegt hierbei nat•urlich in der endlichen Iterationsl•ange und an der Tatsache,
dass diese nicht adaptiv angepasst wird (siehe Abschnitt 2.1).

Ein interessante Frage ist au�erdem: Wie nah kommen sich zwei K•orper eigentlich im Ex-
tremfall? Dies ist gerade dann der Fall, wenn die Gesamtenergie maximal abweicht (siehe den
kleinen Peak bei der Gesamtenergie in Abb. 2.12 bzw. den Sprungin Abb. 2.13). Das Abstands-
und Energieminimum tritt in •Ubereinstimmung mit dem Paper von Szebehely und Peters bei
t = 15:83 zwischen K•orper 2 und 3 auf und betr•agt:

Minimaler Abstand: rmin = 0:000 824

Dabei ist wieder der reduzierte Datensatz zu beachten. Die zwei K •orper sind und w•urden sich
bei besserer Au
•osung sicherlich n•aher kommen (zum Vergleich: bei Szebehely und Peters sind
als minimaler Abstand� 0.000 4 angegeben).

Des Weiteren ist noch wichtig, wie sich der Gesamtenergieverlauf im Mittel •uber die gesamte
Rechenperiode verh•alt. Dabei ist der Anfang durch die Ausgangsstellung gegeben und das Ende
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Abbildung 2.13: Energieverlauf vonEGesamt (vergr•o�ert) zwischen t = 0 und t = 60.

bei t=82 so festgelegt, dass sich nach der Bildung des Zweifachsystems alle 3 K•orper m•oglichst
weit voneinander entfernt aufhalten, damit es zu keiner Verf•alschung auf Grund der bei na-
hen Begegnungen auftretenden Energie
uktuation kommt. Das Verh•altnis der Gesamtenergie
zwischen Ende und AnfangEGesamt,Ende =EGesamt,Anfang ergibt dann 1:000 000 0. Erst bei genaue-
rer Analyse der Energiedaten kann eine kleine Erh•ohung der Gesamtenergie um 3:5 � 10� 6 %
bestimmt werden, die haupts•achlich durch den Sprung beim minimalen Abstand gegeben ist
(siehe dazu noch einmal Abb. 2.13).

Die Erhaltung der Gesamtenergie, f•ur das in diesem Fall gebundene, abgeschlossene System,
wird auch durch den Virialfaktor (vgl. Formel 2.8) von � 1:930 202 6 best•atigt. Das Verh•altnis
der mittleren kinetischen und potentiellen EnergieEpot,avg =Ekin,avg weicht dennoch deutlich
von -2 ab. Dies ist jedoch ebenfalls auf die endliche Zahl der Energiewerte und den gro�en
Energie
uktuationen von Ekin und Epot zur•uckzuf•uhren.

Aus den Simulationsdaten l•asst sich ebenso entnehmen, dass sich alle 3 K•orper immer exakt in
der z = 0 Ebene bewegen, es also zu keinen, durch das numerische Verfahren oder deren Im-
plementierung bedingten, ung•unstigen stochastischen E�ekten bzw. Rundungsfehlern kommt.
Auf der beiliegenden CD ist noch einmal eine 3-dimensionale Animation der Bewegung aller 3
K•orper zu sehen, die dies eindrucksvoll best•atigt (siehe dazu den Hinweis zu IDL auf Seite 36
und auf der CD die Datei 0movie 3body part1/2.mpg).

Umkehrung der Rechnung

Die gesamte Berechnung umfasst ein Zeitintervall von �t = 82. Dies ist noch einmal in Abbil-
dung 2.14 dargestellt. Wegen der Zeitinvarianz der Bewegungsgleichungen f•uhrt eine Umkeh-
rung der Geschwindigkeitsvektoren am Ende der Rechnung zu einer Umkehrung der Integrati-
onsrichtung. Wie in Abbildung 2.15 zu sehen ist, gelingt es jedoch nicht, die Ausgangskon�gura-
tion wieder zu erreichen. Nach einer Zeitspanne von �t = 50 (von t = 82 bis t = 32) weicht die
Umkehrrechnung endg•ultig von der Ausgangsrechnung ab. In der Abbildung ist dies durchden
grauen Kreis angedeutet. Die restlichen �t = 32 verlaufen dann verschieden: Das in der Aus-
gangsrechnung entstandene Zweifachsystem bleibt weiterhin bestehen. Entsprechend ist auch
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Abbildung 2.14: Gesamte Ausgangsrech-
nung (� t = 82).

Abbildung 2.15: Gesamte Umkehrrech-
nung (� t = 82).

Abbildung 2.16: Gespiegelter Energiever-
lauf bei der Ausgangsrechnung (�t = 82).

Abbildung 2.17: Energieverlauf bei der
Umkehrrechnung (� t = 82).

der Energieverlauf unterschiedlich, wie in Abbildung 2.16 und 2.17 zu sehen ist. Dabei wur-
de der Energieverlauf der Ausgangsrechnung gespiegelt, um beide besser vergleichen zu k•onnen.

Zusammenfassung

Es kann trotz allem zusammenfassend festgestellt werden, dass derN-Body-Code korrekt und
stabil genug arbeitet, um zum Beispiel nahe Begegnungen gut zuberechnen. Auch die Energi-
en zeigen den erwarteten Verlauf. Das pythagor•aische 3-K•orper-Problem kann somit gerechnet
werden, ohne das es zu gr•o�eren Abweichungen kommt. Dieser N-Body-Code wurde ebenfalls
noch im Mehrk•orperproblem unseres Sonnensystem getestet und gab auch hier die richtigen
physikalischen Bewegungen wieder. Der einzige gro�e Nachteilist die, auf Grund der immer
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nur konstant w•ahlbaren Iterationsl•ange bedingte, deutlich zu lange Rechenzeit. Da f•ur die ei-
gentlichen Simulationen nicht so viele Iterationen notwendig sind und die im n•achsten Abschnitt
beschriebenen Erweiterungen angebracht werden, wird dies, wie schon am Anfang des Kapi-
tels erw•ahnt, im Weiteren keine wesentliche Rolle spielen. Entscheidender wird dann hier die
Teilchenzahl sein.

Dazu soll noch angemerkt werden, dass die Implementierung eines N-Body-Codes zu Beginn als
•Ubungszweck geplant war und danach ein schon fertig implementierter N-Body-Code verwendet
werden sollte. Es stellte sich jedoch heraus, dass dies aus mehreren Gr•unden nicht so einfach ist.
Denn ein vorgefertigter N-Body-Code, wie z.B. der von SverreAarseth (Aarseth Webseite und
Aarseth 1999), besitzt v•ollig verschiedene Input- und Outputparameter, so dass die Anpassung
des Codes entschieden zu viel Zeit in Anspruch genommen h•atte. Der hier vorgestellte N-Body-
Code ist zudem keine

"
Black Box\ und lieferte gute Testergebnisse. Aus diesem Grund wird im

Weiteren der eigene N-Body-Code angepasst und erweitert.

2.3 Weiterentwicklung: Stern- und Plummerradius

Wie in den zwei vorangegangenen Abschnitten zu sehen war bzw. beschrieben wurde, liegt
bei der Integration das gro�e Problem bei der 1=r-Abh•angigkeit des Newton'schen Gravi-
tationspotentials. Dieses kann jedoch durch Einf•uhrung einer Konstanten im Nenner, dem
Plummerradius � , modi�ziert werden. In diesem als

"
Plummer softening\ bezeichneten Ver-

fahren geschieht damit physikalisch eine Ersetzung der Punktteilchen durch Teilchen mit aus-
gedehnten Plummersph•aren. Die Teilchen bekommen somit einen e�ektiven Radius. Dieab-
ge•anderten Gleichungen 2.4 und 2.5 f•ur das Potential und die Kraft sehen dann wie folgt aus:

� i = � G
NX

j =1 ;j 6= i

mj

(r 2
ij + � 2)1=2

(2.26)

~Fi = G
NX

j =1 ;j 6= i

mi mj (~xj � ~xi )
(r 2

ij + � 2)3=2
(2.27)

In Abbildung 2.18 und 2.19 sind f•ur � = 0:3 das Potential und die Kraft in relativen Einheiten
dargestellt. Zum Vergleich wurde noch zus•atzlich der Verlauf im Newton'schen Fall eingetragen.
Wie gro� sollte nun aber � optimalerweise gew•ahlt werden? Es zeigt sich, dass bei dem 5-fachen
� -Wert ( r=1.5) beide Funktionen fast identisch sind, die Kraft weicht nur um etwa 6.1 % ab,
beim 10-fachen Wert nur noch um 1.5 %. Dies bedeutet: F•ur gro�e Abst •ande geht das Plum-
merpotential in das Newton'sche Gravitationspotential•uber, entsprechend auch bei der Kraft.
Weiterhin ist zu erkennen, dass beir ! 0 es zu keiner Singularit•at 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 ab einer bestimmten Entfernung
nicht mehr zu, sondern ab. Dies bedeutet jedoch auch, dass der Plummerradius nicht zu gro�
gew•ahlt werden darf, um bei nahen Begegnungen den systematischen Fehler (Bias) gering zu
halten, aber auch nicht zu klein, damit der zur•uckgelegte Weg pro Iteration immer noch deut-

32



Kapitel 2. Der N-Body-Code 2.3. Weiterentwicklung: Stern- und Plummerradius

Abbildung 2.18: Betrag vom Potentialver-
lauf bei Newton und Plummer in relativen
Einheiten.

Abbildung 2.19: Kr •afteverlauf bei Newton
und Plummer in relativen Einheiten.

lich darunter liegt, so dass die Teilchen das Plummerpotential auch wahrnehmen k•onnen. F•ur
Beispiele siehe sp•ater Seite 43 und Tabelle 3.2.

Es ergibt sich nun der Vorteil, dass die Intervalll•ange gr•o�er gew•ahlt werden kann und da-
mit weniger Iterationen notwendig sind, sowie eine adaptive Intervalll •angenanpassung nicht
ben•otigt wird. Dies f•uhrt zu einer erheblich k•urzeren Rechenzeit. Ein weiterer Aspekt betri�t
die Energieerhaltung, denn ohne das Plummerpotential k•onnen einzelne Teilchen sehr hohe Be-
schleunigungen und damit hohe Geschwindigkeiten erreichen.Als Folge bewegt sich das Teilchen
innerhalb eines Iterationsschrittes soweit vom Begegnungspunkt weg, dass es eine viel zu gerin-
ge Anziehungskraft sp•urt und den gr•o�ten Teil seiner hohen kinetischen Energie beibeh•alt und
zur unkontrollierten Streuungen (Shot Noise) kommt. Des Weiteren kann es bei Punktteilchen
auch vorkommen, dass diese sich ungehindert durchdringen (Overstep-Ph•anomen). Dies alles
f•uhrt zu Fluktuationen beim Verlauf der Gesamtenergie und somit zur Verletzung der Energie-
erhaltung. Mit der Einf •uhrung des Plummerpotentials werden diese E�ekte abgemildert. F •ur
eine eingehendere Diskussion des Plummerradiuses, sowie Methoden zur Verbesserung des Sof-
tenings durch zum Beispiel adaptive Softening-L•angen, wird auf Dehnen (2001) verwiesen.

Sternradius

Um sp•ater den Sternen auch eine Ausdehnung zu geben, wird ein Sternradius eingef•uhrt.
Zur•uckfallende Teilchen der abgesto�enen H•ulle werden, sobald sie sich innerhalb des Sternradi-
us be�nden, vom Stern eingefangen. Das Teilchen nimmt fortan nicht mehr an den Berechnun-
gen teil und die Gesamtteilchenzahl sinkt. Sein Impuls und seine Masse werden auf den Stern
•ubertragen. Es kann damit auch weiterhin bei den Sternen dieNewton'sche Gravitationskraft
verwendet werden.
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Kapitel 3

Numerische Simulationen
und Ergebnisse

In diesem Kapitel werden die Simulationen vorgestellt, die den gravitativen Ein
uss eines Be-
gleitsterns auf LBV-Nebel berechnen. Insbesondere soll gepr•uft werden, wie sich die Exzentri-
zit•at der Bahn des LBVs•andert, ob sich so etwas wie eine•aquatoriale Scheibe ausbilden kann
oder andere Strukturen auftreten. Dabei werden einige wichtige Annahmen und N•aherungen
gemacht:

� Es handelt sich um ein Doppelsternsystem aus LBV und Begleitstern.

� Es soll hier nur der gravitative Teil der Wechselwirkung untersucht werden. Die Ster-
ne und H•ullenteilchen bewegen sich auf rein ballistischen Bahnen entsprechend ihrem
Gravitations- bzw. Plummerpotential. Zus•atzliche Kr•afte, wie

{ Strahlungsdruck und

{ magnetohydrodynamische Wechselwirkungen

werden vernachl•assigt. Diese k•onnten den gravitativen Ein
uss eher abschw•achen und
ausschmieren, sowie zus•atzlich zur Entstehung von Sto�fronten f•uhren. Insbesondere wird
damit die Wechselwirkung mit •alteren, langsameren Sternenwinden und dem ISM unter-
dr•uckt.

� Der genaue physikalische Mechanismus, der f•ur einen Ausbruch verantwortlich ist, wird
hier ebenfalls keine Rolle spielen. Die H•ullenteilchen bekommen einfach einen Anfangsim-
puls.

� Da es sich um einen eruptiven Ausbruch handelt, wird angenommen, dass die Sternh•ulle
des LBVs in einem vergleichsweise kurzen Zeitintervall abgegeben wird. Das Intervall
sollte daher viel k•urzer sein als eine Umlaufperiode. In der Simulation wird die H•ulle
instantan abgegeben werden.

� Die Sterne werden als Punktteilchen mit Sternradius behandelt. Nur zu Beginn bilden die
weg
iegenden Teilchen eine Art H•ulle, dabei besteht diese auch nur aus Punktteilchen mit
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e�ektiven Radius und jeweils gleicher Masse. Des Weiteren werden die Teilchen homogen
und isotrop in der H•ulle verteilt, um nur den ungest•orten Ein
uss des Begleitsterns zu
untersuchen. Zus•atzlich bekommen die Teilchen noch eine Rotationsgeschwindigkeit.

Im Abschlusskapitel ab Seite 59 wird•uberpr•uft werden, wie gut diese Annahmen und N•ahe-
rungen sind und inwieweit diese auf die Simulationsergebnisse Ein
uss haben k•onnten.

3.1 IDL und C++

Bevor die Ergebnissen gezeigt werden, hier noch ein kurzer Einschub •uber die verwendeten
Programmiersprachen. Der Programmcode mit der Dokumentation liegt in Form einer CD bei
(Anhang B auf Seite 67).

C++

Die Umsetzung des Runge-Kutta-Verfahrens und damit der Berechnung der Gravitations-
wechselwirkung ist in C++ programmiert. Alle Berechnungen erfolgen mit double precision-
Genauigkeit, also mit 16 signi�kanten Stellen. Zum compilieren des Codes wurde der icc-
Compiler von Intel (Version 7.1 f•ur 32-bit Anwendungen) mit der Standardoptimierung (-01)
verwendet.

IDL und Filme

Zur Auswertung und gra�schen Darstellung wurde vorwiegend das Programm IDL verwendet.
Damit wurde im Speziellen die sp•ater genauer vorgestellte Dichteverteilungsdarstellung objekt-
orientiert programmiert. Auch die meisten bisher gezeigten Abbildungen waren (neben Gnuplot)
in IDL erstellt worden. Mit diesem Programm war es ebenfalls m•oglich, l•angere Filmsequenzen
zu produzieren. Diese lassen sich nun nicht direkt in der Druckversion dieser Arbeit zeigen.
Stattdessen werden in diesem Kapitel einige Bildsequenzen abgebildet. An den entsprechenden
Stellen wird es aber einen Verweis auf den Dateinamen im Filmverzeichnis der beiliegenden CD
geben. Diese k•onnen noch zus•atzlich betrachtet werden.

Programmablauf

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

Als erstes wird die Anfangsverteilung, also die Position, die Geschwindigkeit und Masse, wie im
nachfolgenden Abschnitt gezeigt, berechnet. Diese dienen dann als Inputwerte f•ur die eigentliche
N-Body-Simulation, siehe Abbildung 3.2, die mit dem Runge-Kutta-Algorithmus und einigen
Weiterentwicklungen durchgef•uhrt wird. Dies ist dann auch der zeitaufwendigste Schritt. Die
Ausgabedatei wird danach in IDL ausgewertet und es werden die imFlussdiagramm gezeigten
m•oglichen Diagramme und Bildsequenzen ausgegeben.
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Abbildung 3.1: •Ubersicht •uber alle Programme und deren Zusammenspiel.
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Abbildung 3.2: Flussdiagramm des N-Body-Programms.
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Computerkon�guration

Um die Rechenzeit vergleichen zu k•onnen, speziell mit anderen Computern und f•ur zuk•unftige
Anwendungen, soll hier noch die Hardwarekon�guration des Rechners aufgelistet werden: CPU:
P4(3.06GHz), RAM: 1 024MB (Rambus 1 066MHz) mit 2 048 MB Swap, Gra�k: GeForce4 MX
440 DDR (64 MB). F•ur die Compilereinstellungen siehe Seite 36.

3.2 Anfangsverteilung

Zur numerischen Simulation der gravitativen Wechselwirkungzwischen der abgegebenen H•ulle
des LBVs und dem Begleitstern mit dem N-Body-Code sind einige Parameter festzulegen. Es
soll nun vorgestellt werden, wie wichtige Werte, wie Bahn- undSternparameter des Doppels-
ternsystems, berechnet werden (aus H•uttemeister 2004 und Uns•old und Baschek 2004). Des
Weiteren wird gezeigt, wie die Ausgangsverteilung der H•ullenteilchen des masseverlierenden
LBVs ist. Am Ende werden alle Daten noch einmal tabellarisch aufgelistet.

Bahnparameter

In Abbildung 3.3 ist ein Skizze zur Berechnung verschiedener Bahnparameter dargestellt. Dabei
sind neben den Brennpunkten (BP ), dem Schwerpunkt (SP), dem Periastron (PA : Punkt, an
dem die Sterne am nahesten beieinander sind) und dem Apastron (AA : Punkt, an dem die
Sterne am weitesten voneinander entfernt sind) noch weitere Parameter angegeben. Dies ist
unter anderem die Exzentrizit•at e, die f•ur beide Ellipsen gleich ist und als

e =

p
a2

i � b2
i

ai
; 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 Massenm1 und m2 mit der GesamtmasseM = m1 + m2,
sowie die gro�en Halbachsen der Ellipsenbahnena1 und a2 mit a = a1 + a2 eingef•uhrt. Die gro�e
Halbachse des Gesamtsystemsa steht noch mit der Periode•uber das 3. Kepler'sche Gesetz wie
folgt in Beziehung:

P2 =
4� 2

GM
a3 (3.2)

Daraus l•asst sich die gro�e Halbachse des Gesamtsystemsa aus der Periodendauer, die nat•urlich
auch f•ur beide Sterne gleich ist, berechnen.

•Uber die Proportionalit•atsbeziehung der Massen

m1

m2
=

a2

a1
(3.3)
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Abbildung 3.3: Skizze zur Bahnparameterberechnung:BP ...Brennpunkt, SP...Schwerpunkt,
PA ...Periastron und AA ...Apastron.

ergeben sich die gro�en Halbachsena1 und a2 zu:

a1 =
m2

M
a und a2 =

m1

M
a (3.4)

Somit lassen sich nun die Anfangskoordinaten der 2 Sterne bestimmen und ergeben f•ur den
Apastron eine Entfernung zum Systemschwerpunkt vonr1 = a1(1 + e) bzw. r2 = a2(1 + e) und
einen Periastronabstand vonr1 = a1(1 � e) bzw. r2 = a2(1 � e).

Zur Berechnung der Anfangsgeschwindigkeit werden noch weitere Gleichungen ben•otigt. Dies
sind zum einen die Gleichungen f•ur den Gesamtdrehimpuls,

1: L = m1r1v1 + m2r2v2; (3.5)

und f•ur die Gesamtenergie,

2: E =
1
2

m1v2
1 +

1
2

m2v2
2 �

Gm1m2

r1 + r2
; (3.6)

sowie zwei Proportionalit•atsbeziehungen von Massen und Geschwindigkeiten im Apastron (in-
diziert mit a) und Periastron (indiziert mit p),

3:
m1

m2
=

v2;a

v1;a
und 4:

m1

m2
=

v2;p

v1;p
: (3.7)
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Werden in den ersten beiden Gleichungen (3.5 und 3.6) die vorher angegebenen Entfernungs-
relationen eingesetzt, ergibt dies 4 Gleichungen mit den 4 Unbekanntenv1;a; v2;a; v1;p und v2;p.
Da der Gesamtdrehimpuls und die Gesamtenergie Erhaltungsgr•o�en sind, kann nun die Ge-
schwindigkeit im Periastron bzw. Apastron beider Sterne, in Abh•angigkeit des Abstandes bzw.
der Periode (Glg. 3.2), sowie den Massen der Sterne und der Exzentrizit •at, abgeleitet werden
(siehe dazu Anhang A, Seite 65). Dies ergibt im Periastron folgende Sterngeschwindigkeiten:

v2
1;p =

G
a

m2
2

M
(1 + e)
(1 � e)

und v2
2;p =

G
a

m2
1

M
(1 + e)
(1 � e)

(3.8)

Damit l •asst sich nun die Anfangsgeschwindigkeit als Inputwert f•ur den N-Body-Code berechnen.

Sternparameter

Da f•ur den Stern nur die MasseM gegeben ist (M ist nachfolgend nicht mehr die Gesamtmasse,
sondern entspricht den Einzelmassenm1 bzw. m2), werden daraus alle ben•otigten Sternpara-
meter abgeleitet. Der Wichtigste ist der SternradiusR. Dieser l•asst sich •uber die einfache
Masse-Radius-Beziehung

R = R �
M
M �

(3.9)

gut ann•ahern (Camenzind 2005). Dabei sind R� und M� der Sonnenradius und die Sonnen-
masse. Entsprechend berechnet sich nach Abgabe eines Teils der Sternh•ulle der neue Radius.

Die Fluchtgeschwindigkeit ergibt sich aus der Gleichheit vonEkin (2.7) und Epot (2.6) f•ur eine
Parabelbahn zu:

vFlucht =

r
2GM

R
(3.10)

Diese wird einen ersten Anhaltspunkt daf•ur liefern, mit welcher Geschwindigkeit die H•ulle des
LBVs abgegeben werden sollte. Des Weiteren soll der Stern rotieren. Die maximale Rotationsge-
schwindigkeit auf der Sternober
•ache l•asst sich entweder direkt aus der Fluchtgeschwindigkeit
oder •uber das Kr•aftegleichgewicht von Zentrifugalkraft und Schwerebeschleunigung ableiten:

FZ =
m v2

rot,max

R
und FG =

GmM
R2

(3.11)

Das ergibt die maximale Rotationsgeschwindigkeit von

vrot,max =

r
GM
R

(3.12)

am •Aquator in der Rotationsebene.
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H •ullenteilchen

Zur Simulation der abgesto�enen H•ulle wird eine gr•o�ere Anzahl von Punktteilchen verwendet,
die anf•anglich in der Sternh•ulle platziert werden. Jedes Teilchen besitzt die gleiche Massem.
Sie ist gegeben durch den Quotient aus angenommener abgegebener Masse und Teilchenzahl.
Dadurch ist mit Gleichung 3.9 auch gleich der Bereich der H•ulle festgelegt, in dem die Teilchen
verteilt werden. F•ur eine nicht zu symmetrische Verteilung, wird diese noch durchZufallszahlen
	 modi�ziert. Um die Simulationen auch f •ur geringe Teilchenzahlen ohne gro�e Impulskorrektu-
ren des Sterns durchf•uhren zu k•onnen, wurde die H•ulle noch in acht Teile zerlegt, damit in jeder
Richtung etwa gleich viele Teilchen abgesto�en werden, wodurch folglich die Teilchenzahl auch
auf ein Vielfaches von acht festgelegt ist. Schematisch sieht dieBerechnung der Koordinaten
der H•ullenteilchen in Bezug auf den Sternmittelpunkt wie folgt aus:

� Zuerst werden der Winkel (� , � ) und der Abstand (rTeilchen ) in Kugelkoordinaten mit einer
zuf•alligen Verteilung berechnet:

� = � arcsin 	 mit � 0:5� � � � 0:5�
� = 2� � 	 mit 0 � � � 2�
rTeilchen = R � H (1 � 	) mit R � H � r � R

(3.13)

mit H = H •ullendicke und 	 im Bereich von 0 bis 1 in double precision.

� Nun wird noch in kartesische Koordinaten transformiert:

xTeilchen = rTeilchen sin� cos�

yTeilchen = rTeilchen sin� sin� (3.14)

zTeilchen = rTeilchen cos�

Es kommt dadurch zu einem kleinen systematischen Fehler bei derVerteilung in radialer Rich-
tung, so dass mehr Masse im inneren Bereich der H•ulle ist als im •Au�eren. Dies ist aber
physikalisch sogar sinnvoll. Um einen Fehler bei der Verteilung um den � -Winkel zu vermeiden,
wird in der ersten Zeile der arcsin der Zufallszahl 	 genommen. Das Ergebnis ist als Draufsicht
der dreidimensionalen Verteilung in Abbildung 3.4 f•ur 2 000 Teilchen gezeigt.

Diese bekommen nun eine Anfangsgeschwindigkeit. Einmal in radialer Richtung: vrad und dann
in Rotationsrichtung: vrot . In Abbildung 3.5 ist in der Draufsicht zu sehen, wie sich die Teil-
chen in •Aquatorn•ahe nahezu kreisf•ormig um den Sternschwerpunkt bewegen. Des Weiteren
ist in Abb. 3.4 und 3.5 die Sternbegrenzung (in gr•un) eingezeichnet, in diesem Fall mit dem
Radius, den der Stern hat, nachdem er die H•ulle abst•o�t. Wie auf Seite 33 schon angegeben,
werden alle Teilchen, die ins Innere des Sterns st•urzen, vom Stern eingefangen. Dies f•uhrt dazu,
dass einige Bahnen ins Zentrum laufen. Denn jene Teilchen, die keine ausreichende Rotations-
geschwindigkeit besitzen, fallen auf den Reststern zur•uck. Zur besseren Ausgabeformatierung
bekommen diese eingefangen Teilchen die Koordinaten des Sterns zugewiesen, was dann in der
Zeichnung mit dargestellt wird. Zus•atzlich wird die Anfangsgeschwindigkeit und -richtung noch
in geringem Ma�e variiert.
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Abbildung 3.4: Verteilung von 2 000 Teil-
chen in der Sternh•ulle des 100 M� -LBVs bei
einem Ursprungsradius von 0.47 AE.

Abbildung 3.5: Teilchenbahnen bei einer
Rotationsgeschwindigkeit vonvrot = 1:1 �
vrot,max und vrad = 0 km/s.

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

~PReststern +
X

H•ulle

~pH•ullenteilchen = 0, (3.15)

wird bei der Anfangsverteilung zu dem Stern eine zus•atzliche Geschwindigkeit von

~VReststern = �
m
M

X

H•ulle

~vH•ullenteilchen (3.16)

addiert. Beim Einfang von Teilchen wird dann eine entsprechende, ebenfalls•uber die Impulser-
haltung hergeleitete, Geschwindigkeit addiert.

Aufgrund des auf Seite 33 eingef•uhrten Sternradius kann, wie erw•ahnt, zwischen den Sternen
und zwischen den Sternen und Teilchen weiterhin mit dem Newton'schen Gravitationspoten-
tial gerechnet werden. Nur zwischen den H•ullenteilchen wird das in Abschnitt 2.3 eingef•uhrte
Plummerpotential verwendet. Der Plummerradius� wird •uber die mittleren Entfernung zwi-
schen den H•ullenteilchen festgelegt: 3

p
H•ullenvolumen=Teilchenzahl. Zus•atzlich kann noch ein

Korrekturfaktor zwischen 0 und 1 oder gr•o�er angegeben werden, damit der Plummerradius die
Bedingungen im oben genannten Abschnitt immer erf•ullt. Typischerweise betr•agt der Plum-
merradius mindestens das Zehnfache der maximalen Wegl•ange pro Iteration. Die gravitativ
interagierenden H•ullenteilchen bilden somit untereinander ein kollisionsfreies System, nicht je-
doch mit den Sternen.
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Parameter Variationsbereich Standardwert Einheit

LBV-Sternmasse: M LBV 80 bis 120 100 M �

Begleitsternmasse: MBS 50 bis 80 70 M �

Periode: T 2 020 Tage

Exzentrizit •at: e 0.0 bis 0.95 0.2 dimensionslos

Plummerradiuskorrektur: 0.05 bis 10 0.05 dimensionslos

LBV Teilchenzahl: 16 bis 2 000 1 000 dimensionslos

LBV Teilchengeschw.k.: vrad 500 bis 1 000 700 km/s

LBV Rotationsgeschw.k.: vrot 0.0 bis 1.0 0.5 vrot,max

LBV abgegebene Masse: 4 M 0.0 bis 1.0 0.03 M LBV

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 f•ur die Simulationen.

Tabelle Inputparameter

In Tabelle 3.1 sind nun alle wichtigen Inputparameter zusammengefasst. Der Variationsbereich
gibt dabei an, in welchem Bereich die Werte maximal ver•andert wurden. Im oberen Teil der
Tabelle sind die vorgegebenen Werte eingetragen, im unterenTeil die angenommenen Anfangs-
einstellungen f•ur die Teilchen der abzusto�enden H•ulle des LBVs.

Die zwei hervorgehobenen Gr•o�en
'
Teilchengeschwindigkeit` und

'
abgegebene Masse` stellen

dabei die Hauptvariationsparameter dar und werden bei den Simulationen den gr•o�ten Ein
uss
auf die Ergebnisse haben. Wie sp•ater zu sehen ist, bestimmen sie, neben der Teilchenzahl, das
Aussehen der Dichteverteilung und die Entwicklung des Doppelsternsystems fast vollst•andig.
Die Rotationsgeschwindigkeit, angegeben als Vielfaches ihres maximal m•oglichen Wertes, und
die weiteren Variationsparameter spielen dagegen eher eine untergeordnete bis gar keine Rolle.

Mit den Standardwerten ergeben sich die in Tabelle 3.2 angegebenen typische Systemgr•o�en
als zum Teil weitere Inputparameter. Im Verweis ist zus•atzlich noch einmal angegeben, aus
welcher Formel sich der jeweilige Wert berechnen l•asst. Die Richtung der betragsm•a�ig ange-
gebenen Vektorwerte kann aus Abbildung 3.3 entnommen werden. Dabei orientieren sich alle
diese Gr•o�en an den Werten von� Carinae (vergleiche dazu Tabelle 1.1 bis 1.3 ab Seite 10). Der
Grund f•ur die Wahl der angegebenen Werte als Standardwerte wird im nachfolgenden Abschnitt
genauer besprochen. Es werden, soweit nicht anders angegeben, die Simulationsergebnisse auch
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Parameter Wert Einheit Verweis

Geschwindigkeit LBV: v2;p,y -47.05 km/s (3.8)

Geschwindigkeit Begleitstern: v1;p,y 67.22 km/s (3.8)

Periastronabstand: r1+2 13.86 AE (3.4�.)

Plummerradius: � 106 km (2.26)

LBV Fluchtgeschwindigkeit: vFlucht 617.6 km/s (3.10)

LBV Rotationsgeschwindigkeit: vrot 218.4 km/s (3.12)

LBV Sternradius: RLBV 6:96 � 107 km (3.9)

LBV H •ullendicke: HLBV 0:21 � 107 km (3.9)

Begleitsternradius: RBS 4:87 � 107 km (3.9)

Tabelle 3.2: Typische Systemgr•o�en.

immer f•ur diese dargestellt. Wie aber schon zu erkennen ist, weichen einige Werte von denen
von � Carinae ab. Diese wurden ge•andert, um etwas allgemeing•ultigere Ergebnisse zu erhalten.

Des Weiteren sind zur Orientierung in Tabelle 3.3 noch die Iterationsgr•o�en angegeben. Dabei
bezeichnet

'
Ausgabewerte`, welcher wievielte Wert jeweils ausgegeben wird { auch hier wieder,

um die Dateigr•o�e zu begrenzen. Die Rechenzeit variiert entsprechend zwischen einigen Stunden
und wenigen Tagen. Dies h•angt aber zus•atzlich noch stark von der Entwicklung der Teilchenzahl
ab (siehe Seite 33).

3.3 Simulationsergebnisse

Es soll nun gezeigt werden, wie der Begleitstern die abgesto�ene LBV-H•ulle beein
usst. Dazu
wird nach der Analyse des reinen Doppelsternsystems untersucht, wie sich die Teilchen des
LBV-Nebels bei verschiedenen Anfangsgeschwindigkeiten verteilen. Dies wird in einer Dichte-
darstellung eingehender betrachtet werden. Dabei ist es f•ur die sich •andernde Bahnbewegung
(und damit die Exzentrizit•at) entscheidend, wie viel Masse insgesamt verloren geht. Zum Schluss
folgt noch eine energetische Betrachtung, wobei im Folgenden immer von den Annahmen und
Vereinfachungen von Seite 35 ausgegangen wird.

Doppelsternsystem

Als erstes soll die Bewegung der beiden Komponenten des Doppelsternsystems untersucht wer-
den. Dazu sind in Abbildung 3.6 die ungest•orten Bahnen f•ur die Standardwerte mit unter-
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Parameter Variationsbereich Standardwert Einheit

Iterationsanzahl: 105 bis 5� 106 106 dimensionslos

Intervalll •ange: 5 bis 1 000 500 s

Ausgabewerte: 100 bis 2 000 500 dimensionslos

Tabelle 3.3: Typische Iterationsgr•o�en.

schiedlicher Exzentrizit•at gezeigt. In ihnen ist zus•atzlich noch die Ausdehnung des LBVs und
des Begleitsterns eingezeichnet, sowie die Einteilung der Bahn in etwa 100, zeitlich gleich lange
Intervalle. Dabei entspricht ein Intervall genau 2 000 Iterationsschritten von 1 000 s L•ange. Bei
einer extremen Exzentrizit•at von e = 0:95, wie bei einigen Ver•o�entlichungen aus Beobach-
tungen abgeleitet wurde (Abschnitt 1.2), w•urden sich die Atmosph•aren beider Sterne schon
fast ber•uhren. Als Ausgangsexzentrizit•at wird f •ur die nachfolgenden, eher allgemein g•ultigen
Rechnungen dann vorwiegende = 0:20 gew•ahlt, da davon auszugehen ist, dass sich vor einem
Ausbruch •uber einen l•angeren Zeitraum eine Bahn mit niedriger Exzentrizit•at eingestellt ha-
ben sollte. Zum anderen w•urden bei einer Bahn, bei denen sich beide Sterne st•andig sehr nahe
kommen, nicht vernachl•assigbare Gezeitenkr•afte auftreten, die durch die hier angenommenen
Punktmassen nicht angemessen berechnet werden k•onnten.

Des Weiteren m•usste eigentlich auch davon ausgegangen werden, dass die Periodendauer zu
Beginn verschieden war. Da sich die Gr•o�enordnung, wie sp•ater zu sehen ist, nicht zu stark
•andert und ansonsten keine Doppelsternperioden bei LBVs bekannt sind, werden die 2020
Tage der momentanen� Carinae Periode als typische Ausgangsperiode verwendet.

Abbildung 3.6: Sternbahnen f•ur M LBV = 100 M� , MBS = 70 M � , einer Periode vonT = 2 020
Tagen und einer Exzentrizit•at links von e = 0:20 und rechts von e = 0:95. Der Periastro-
nabstand r1+2 betr•agt 13.86 AE bzw. 0.866 AE. Links ist zus•atzlich noch der Schwerpunkt
eingetragen.
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Abbildung 3.7: Energieverlauf vonEkin ,
Epot und EGesamt f•ur eine Periode.

Abbildung 3.8: Vergr•o�erte Darstellung des
GesamtenergieverlaufsEGesamt f•ur eine Periode.

In Abbildung 3.7 ist nun der Energieverlauf (f•ur den Standardwerte = 0:2) •uber eine Periode
dargestellt. Wie erwartet ergibt die Addition der periodischen Verl•aufe vonEpot und Ekin einen
konstanten Verlauf beiEGesamt. Die Absolutwerte und Verh•altnisse ergeben sich wie folgt:

Epot,avg = � 7:145 335 0� 1041 J
Ekin,avg = 3:580 121 4� 1041 J
EGesamt,avg = � 3:565 213 7� 1041 J

EGesamt,Anfang = � 3:565 213 7� 1041 J
EGesamt,Ende = � 3:565 212 6� 1041 J

EGesamt,Max = � 3:565 183 2� 1041 J
EGesamt,Min = � 3:565 244 2� 1041 J

(3.17)

EGesamt,Ende =EGesamt,Anfang = 0:999 999 7
EGesamt,Min =EGesamt,Max = 1:000 017 1
Epot,avg = � 1:995 836� Ekin,avg

(3.18)

Dabei betr•agt die Energiezunahme•uber eine Periode nur sehr geringe 3� 10� 5 %. Die Gesamt-
energie zeigt innerhalb der Periode jedoch etwas gr•o�ere Abweichungen. Dies ist in Abbildung
3.8 noch einmal vergr•o�ert gezeigt. Der zu beobachtende sinusf•ormige Verlauf l•asst sich nicht
eindeutig interpretieren. Es scheint nicht von der Entfernung abzuh•angen, denn am Anfang und
am Ende, wo sich die Sterne am nahesten sind, und in der Mitte, wo sie am weitesten entfernt
sind, ist die Energie in etwa gleich. Ein Rundungsfehler kommt auch nicht in Betracht, da mit
gen•ugend signi�kanten Stellen gerechnet wird und sichEkin und Epot nur sehr gleichm•a�ig stetig
•andern. Es wird m•oglicherweise einfach durch das numerische Verfahren bedingt sein. Da die
Abweichungen aber so gering sind (weniger als 0.002 %), f•uhrt dies zu keinem nennenswerten
Fehler. Der Virialfaktor von rund -1.996 ist wieder nur geringf•ugig verschieden von -2, wobei
die Abweichung durch die schon besprochene, endliche Anzahl derIterationsschritte herr•uhrt.

Die Verschiebung des Schwerpunktes liegt nach einer Periodeebenfalls nur bei sehr geringen
1.3 km. Dies entspricht nicht mehr als 6� 10� 8 % des Periastronabstandesr1+2 , bei einer ent-
sprechend geringen•Anderung des Gesamtimpulses. Die Bahnbewegung selbst bleibt auchhier
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wieder exakt in der x-y-Ebene und die verbleibende z-Komponente des Drehimpulses•andert
sich um weniger als 2� 10� 12 %. Der absolute DrehimpulsL z ist dabei von der Gr•o�enordnung

L z,Gesamt = 1:94� 1049 kg m2/s. (3.19)

Diese Fehler liegen damit im Bereich der Ungenauigkeit der Eingabewerte und sind aus diesem
Grund zum Teil durch Rundungsfehler bedingt und best•atigen f•ur das Doppelsternsystem die
Aussagen•uber die erho�te Genauigkeit des numerischen Verfahrens. Daraus folgt zum anderen
auch, dass die Wahl einer Intervalll•ange von 1 000 s kein Problem darstellt und diese nicht
geringer gew•ahlt werden muss. F•ur die insgesamt 175 000 Iterationen betrug die Rechenzeit
weniger als 1 Sekunde.

Anfangs- und Endgeschwindigkeiten

In Abbildung 3.9 sind nun zwei charakteristische Endverteilungen der H•ullenteilchen f•ur zwei
unterschiedliche Anfangsgeschwindigkeiten in der Draufsicht auf die Bewegungsebene des LBVs
und des Begleitsterns gezeigt: Links f•ur ein Geschwindigkeit knapp oberhalb der Fluchtge-
schwindigkeit (vFlucht = 617.6 km/s), nach einer halben Periode, mit einem Massenverlust von
4 M = 30 % (30 M� ) und rechts f•ur eine etwas h•ohere Geschwindigkeit, nach einer entspre-
chend k•urzeren, nur ein viertel so langen Periode, mit4 M = 0.001 % (0.001 M� ). Zus•atzlich
sind noch die Bahnen der zwei Sterne und einige Iterationsgr•o�en sowie die Anfangsteilchenzahl
angegeben. In beiden F•allen kommt es wegen der anf•anglichen Geschwindigkeit des LBVs in
negativer y-Richtung zu einer Verschiebung der Verteilung der abgegebenen LBV-H•ulle in die-
se Richtung, die bei einer Transformation ins Bezugssystems des LBVs entsprechend wegfallen
w•urde.

Abbildung 3.9: Teilchenverteilung bei verschiedenen Anfangsgeschwindigkeiten: Links f•ur v rad

= 625 km/s , vrot = 0:0 � vrot,max und rechts f•ur v rad = 650 km/s , vrot = 0:5 � vrot,max .
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Links verteilt sich der Nebel, repr•asentiert durch die roten Punkte, sehr irregul•ar um das
Doppelsternsystem. Ein Teil f•allt dabei wieder auf den LBV zur•uck bzw. tri�t auf den Be-
gleitstern, in diesem Fall insgesamt etwa 5 %. Dies wird zum Teil auch durch die 5-prozentigen
Geschwindigkeits- und Richtungsvariation bei der Anfangsverteilung mit beein
usst. Unterhalb
der Fluchtgeschwindigkeit w•urde die gesamte LBV-H•ulle wieder zur•uckfallen.

Bei einer nur geringen Erh•ohung der Anfangsgeschwindigkeit um einige 10 km/s ergibt sich,wie
in der rechten Abbildung zu sehen ist, bereits eine kugelsymmetrische Verteilung des Nebels. Es
kommt durch den Begleitstern nur zur Streuung einiger weniger Teilchen in der rechten oberen
Ecke. Bei einer noch h•oheren Anfangsgeschwindigkeit wird auch diese Struktur vollst•andig
unterdr•uckt, siehe dazu zus•atzlich auf der CD 6 movieQ Teilchen 3D.mpg.

Dies zeigt, wie stark die Verteilung von der An-

Anfangsgeschwin- Endgeschwin-
digkeit v rad digkeit

620 km/s 0 - 50 km/s

625 km/s 50 - 100 km/s

650 km/s 200 - 300 km/s

700 km/s 300 - 400 km/s

900 km/s 600 - 700 km/s

1 000 km/s 750 - 800 km/s

Tabelle 3.4: Typische Endgeschwindigkei-
ten bei gegebener Anfangsgeschwindigkeit
vrad nach wenigen Perioden (im Bezugs-
system des LBVs, Fluchtgeschwindigkeit:
vFlucht = 617.6 km/s).

fangsgeschwindigkeit abh•angt und l•asst schon er-
kennen, dass der gravitative Ein
uss des zweiten
Sterns eher gering sein wird. Des Weiteren wur-
de der H•ulle am Anfang eine Rotationsgeschwin-
digkeit von 0:5 � vrot,max gegeben. Dies f•uhrt in
z-Richtung jedoch lediglich zu einer Ab
achung
und damit zu einer oblaten Nebelverteilung. Wei-
tere Vergleichssimulationen mit anderen Variati-
onsparametern, einmal mit verschieden hoher und
einmal ohne Rotation, best•atigen dies. Durch eine
hinzugef•ugte Rotation kommt es somit ebenfalls
zu keiner wesentlichen Beein
ussung der Simu-
lationsergebnisse. Die Abh•angigkeit von weiteren
Parametern, wie Teilchenzahl und Massenverlust,
wird im sp•ateren Verlauf n•aher diskutiert.

Betrachtet man nun noch einmal Tabelle 3.4, wo
einige typische Endgeschwindigkeiten aufgelistet
sind, so ist zu erkennen, wie hoch die Anfangsge-
schwindigkeit der LBV-Nebel in etwa sein muss,
um die beobachteten Ausdehnungsgeschwindigkeiten zu erhalten. Beim Homunkulusnebel von
� Carinae, mit etwa 750 km/s, w•are beim Ausbruch damit rein ballistisch eine Geschwindig-
keit von 900 bis 1 000 km/s n•otig gewesen. Dabei beziehen sich die Endgeschwindigkeiten auf
einen Zeitpunkt relativ kurz nach der Eruption, wo der Nebel nach einigen Perioden erst einen
Bruchteil (etwa 10 %) der beobachteten Ausdehnungen erreichthat. Obwohl die Geschwin-
digkeit im sp•ateren Verlauf nur noch wenig abnimmt, m•usste also eigentlich von einer noch
h•oheren Anfangsgeschwindigkeit ausgegangen werden.

Eine zus•atzliche Rotation f•uhrt nur zu einer leichten Erh•ohung der Endgeschwindigkeiten in
der •aquatorialen Ebene (� 50 km/s) und damit lediglich zur Verbreiterung des Geschwindig-
keitsspektrums.
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Dichteverteilung

Eine gro�r •aumigere Verteilung, wiederum f•ur die beiden Ausgangskon�gurationen mit etwas
geringerer und h•oherer Radialgeschwindigkeitvrad = 630 km/s bzw. 900 km/s und einem Mas-
senverlust von4 M = 30 % bzw. 3 %, ist in Abbildung 3.10 zu sehen. Diesmal wurden f•ur
beide Ausgangskon�gurationen drei Zeitpunkte (von oben nach unten), mit einer maximalen
Ausdehnung am Ende von 0.01 pc, in einer Dichtedarstellung abgebildet. Dies entspricht 5 %
der Ausdehnung des Homunkulusnebels bzw. dem 160-fachen des Periastronabstandesr1+2 . Die
Bahnebene ist dabei•aquivalent zur x-y-Ebene (blaue Achsen), wobei die Bahnen derSterne
selbst nicht mehr zu erkennen sind. Die Rechenperiode endet, bedingt durch die unterschied-
lichen Geschwindigkeiten, nach 28.5 Jahren (etwa 5.2 Perioden) bzw. 6.1 Jahren (etwa 1.1
Perioden).

Die Dichtedarstellung wird dabei wie folgt erzeugt: das Rechengebiet wird in vorher festgelegte,
gleich gro�e Kuben aufgeteilt und in jedem die Anzahl der dortvorhandenen Teilchen ermit-
telt. Zum besseren Kontrast werden die Zellen jedes Mal logarithmisch 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 Dichtedarstellung des ausgew•ahlten
Volumens.

In den Abbildungen ist nun diese Zelleneinteilung (in diesem Fall 293 � 24 400 Zellen, da sich
die ganzen Zahlen auf die Zellenmitte beziehen) mit den Skalierungsfaktoren (rechts unten) und
der Teilchenzahldichte (links oben), sowie der Teilchenzahl mit Zeitindex (links unten), gezeigt.
In den linken Abbildungen ist wieder die Entwicklung zu einer irregul•aren Verteilung und die
durch den Einfang geringer werdende Teilchenzahl zu erkennen. Im Vergleich zu Abbildung
3.9 wird diesmal aber auch die hoch bleibende Teilchendichtenahe des Doppelsternsystems
im Inneren deutlich. Dagegen bewegt sich in den rechten Abbildungen der Nebel wieder von
Anfang an kugelsymmetrisch radial nach au�en, ohne dass im Inneren Teilchen verbleiben.

Die Untersuchung mit verschiedenen Anfangskon�gurationen, einer Dichtedarstellung im Be-
zugssystem des LBVs bzw. des Begleitsterns, sowie Betrachtungen unter verschiedenen Win-
keln, f•uhrte ebenfalls zu keiner Feststellung von Abweichungen der gezeigten Strukturen. Zur
Erg•anzung siehe auf der CD folgende Filme: 1movieQ time.mpg, 2 movieQ 360Grad.mpg,
3 movieX time.mpg und 4 movieX 360Grad.mpg.

Um den Ein
uss des Begleitsterns auf den abgesto�enen LBV-Nebel noch einmal genauer zu
untersuchen, soll als letztes Abbildung 3.11 betrachtet werden. Beim Passieren des Begleit-
sterns nach 0.17 Jahren•andert sich die Dichteverteilung ebenfalls nicht markant, einzig zwei
Teilchen werden eingefangen. Zum Erreichen einer maximalen gravitativen Wechselwirkung
wurde hier f•ur die Simulation eine m•oglichst gro�e Teilchenzahl (2 000) mit relativ kleiner
Masse pro Teilchen (Gesamtverlust4 M = 0.001 %) und einer geringen, wie gezeigt wurde, ei-
gentlich zu geringen, Geschwindigkeit (650 km/s) gew•ahlt. Dazu erg•anzend wieder zwei Filme:
5 movieY time nah.mpg und 7movieZ Teilchen nah.mpg. Auch damit konnten keine Anhalts-
punkte f•ur die Entstehung bipolarer oder•aquatorialer Strukturen bei LBV-Nebeln unter dem
gravitativen Ein
uss eines Begleitsterns gefunden werden.

Eine Fehlerquelle w•are m•oglicherweise doch die Wahl einer zu gro�en Intervalll•ange oder ei-
ner zu geringen Teilchenzahl gewesen. Es wurden aus diesem Grund bei den Simulationen die
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Abbildung 3.10: Dichteverteilung f•ur v rad = 620 km/s bzw. 900 km/s .
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Abbildung 3.11: Dichteverteilung des LBV-Nebels vor und nach passieren des Begleitsterns
bei einer Anfangsgeschwindigkeitv rad von 650 km/s (im Bezugssystems des LBVs).

Intervalll •ange auf bis zu 5 s reduziert und die Teilchenzahl auf bis zu 2 000 erh•oht. Es beweg-
ten sich damit genug Teilchen nahe am Begleitstern in kurzen Intervallschritten vorbei. Um
einen Fehler bei der Wahl des Plummerradiuses auszuschlie�en wurde dieser nach den abge-
leiteten Bedingungen (von Seite 32) entsprechend sorgf•altig angepasst. Dies f•uhrte ebenfalls
zu keinen Ver•anderungen. Ausschlie�lich ballistische Rechnungen f•uhren also o�ensichtlich zu
keinem Erfolg hinsichtlich der Entstehung spezieller Strukturen.

Die H•ohe der abgegebenen Masse hat auf die Verteilung ebenfalls keinen entscheidenden Ein-

uss. Wie diese sich jedoch auf die Exzentrizit•at und Periode auswirkt, wird im Folgenden
gezeigt.

Abgegebene Masse 4 M und Exzentrizit •ats•anderung

In Tabelle 3.1 wird f•ur den LBV eine Masse von 100 M� und f•ur den Begleitstern 70 M� ange-
nommen, wobei beide Massen im Vergleich zum� Carinae-System etwas h•oher gew•ahlt wurden.
Die LBV-Masse orientiert sich dabei an der von� Carinae selbst, wohingegen f•ur die Begleit-
sternmasse ein eher allgemeing•ultiger Wert angenommen wird. Dieser wurde einerseits nicht
zu hoch gew•ahlt, da sich der Stern ansonsten wom•oglich schon vor dem LBV weiterentwickelt
h•atte, andererseits aber auch nicht zu gering, da bei der Bildung von Doppelsternsystemen be-
vorzugt Sterne mit •ahnlichen Massen entstehen. Ein ver•andertes Massenverh•altnis zeigte zudem
keinen nennenswerten Ein
uss.

Wie in Abschnitt 1.2 beschrieben wurde, ist bei einem Gro�en Ausbruch die abgegebene Masse
ebenfalls sehr hoch, aber auch sehr ungenau bekannt. In den vorangegangenen und noch sp•ater
gezeigten Simulationen wurde deswegen der Massenverlust4 M •uber mehrere Gr•o�enordnungen
zwischen 0.001 % und 40 % variiert. Dies entsprach bei einer LBV-Masse von 100 M� einer
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Abbildung 3.12: •Anderung der
Bahnexzentrizit•at des Begleit-
sterns bei einer Massenabgabe
4 M von 30 % (30 M � ) (im
Bezugssystems des LBVs).

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

Ein Massenverlust von 30 M� f•uhrt, wie in Abbildung 3.12 als Beispiel im Bezugssystem des
LBVs gezeigt ist, zu einer deutlichen•Anderung der Bahnbewegung und damit auch zu einer
•Anderung der Exzentrizit•at im Doppelsternsystem. Zum Vergleich ist die vor dem Massenverlust
ungest•orte Bahn als weinrote Ellipse unterlegt.

In Tabelle 3.5 sind nun die neuen Exzentrizit•aten und neuen Perioden des LBVs bzw. des
Begleitsterns f•ur verschiedenen Massenverlust angegeben, welche sich aus der Analyse aller
Simulationen ergeben. Die angegebenen Werte bilden in etwaden Mittelwert nach mehreren
Uml•aufen, wobei der Fehler durch die Verschiebung der Ellipse relativ hoch ist. Die Tendenz

abgegebene Masse 4 M neue Exzentrizit •at eneu neue Periode Tneu

1 % (1 M� ) 0.206� 0.002 2 070� 5 Tage

3 % (3 M� ) 0.223� 0.007 2 132� 5 Tage

15 % (15 M� ) 0.30 � 0.04 2 580� 10 Tage

30 % (30 M� ) 0.48 � 0.06 2 550� 50 Tage

40 % (40 M� ) 0.52 � 0.07 2 480� 50 Tage

Tabelle 3.5: Typische Exzentrizit•ats- (Anfangsexzentrizit•at ealt = 0.200) und Perioden•ande-
rungen (AnfangsperiodeTalt = 2 020 Tage) in Abh•angigkeit der abgegebenen Masse.
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kann damit aber eindeutig nachgewiesen werden und ist in der Tabelle gut erkennbar. Durch
mehrere kleinere und gr•o�ere Ausbr•uche k•onnte sich somit die Exzentrizit•at bis auf die Gr•o�en-
ordnung der Beobachteten von bis zu 0.95 erh•ohen, insbesondere falls die Anfangsexzentrizit•at
gr•o�er als 0.2 war. Damit kann also die Entstehung einer hohen Exzentrizit •at erkl•art werden.

Die Periodendauer erh•oht sich nach einem Ausbruch ebenfalls um bis zu 30 %. Dies, sowie
eine ver•anderte Anfangsperiode haben jedoch keinen Ein
uss auf die Simulationsergebnisse.
Die Anfangsgeschwindigkeit spielt auch nur insofern eine Rolle,dass gegebenenfalls ein Teil
der H•ulle wieder zur•uckf•allt bzw. im Orbit verbleibt und dies die LBV-Masse wieder erh•oht,
wodurch sich die Exzentrizit•at nicht mehr so stak•andert.

Ein
uss der Anfangsexzentrizit •at e

Eine gr•o�ere Auswirkung in Bezug auf die Dichteverteilung hat dagegen die Variation der
Anfangsexzentrizit•at. Auch wenn diese, wie beschrieben wurde, zu Beginn sicherlichnicht sehr
hoch war, wurde dies dennoch untersucht. Die Dichteverteilung nach einer Viertel Periode,
mit einer Anfangsgeschwindigkeit von 650 km/s und einer Anfangsexzentrizit •at von 0.90, ist in
Abbildung 3.13 zu sehen. Die damit verbundene, kurze Periastronentfernung von 1.732 AE und
die zu Beginn st•arkere gravitative Wirkung des Begleitsterns, erzeugt eine sehr unsymmetrische
Abgabe der Sternatmosph•are in der Bahnebene und eine zu dieser Bahnebene symmetrische
Abgabe entlang der Rotationsachse.

Dies k•onnte im ersten Augenblick als ein Lobe interpretiert werden.Allerdings breitet sich dieser
in der x-y-Ebene und nicht entlang der Polrichtung aus, und esw•are daher sehr schwierig, wenn
nicht sogar unm•oglich, einen zweiten Lobe in entgegengesetzter Richtung zuerzeugen, denn
daf•ur m•ussten die Sterne ihre Geschwindigkeit umkehren oder einen gleich gearteten Ausbruch
im weiter entfernten Apastron erreichen. Ob dies andererseitszu einer Konzentration in der
•Aquatorebene f•uhrt, scheint ebenfalls sehr fraglich und konnte auch nicht festgestellt werden.

Abbildung 3.13: Dichteverteilung in der Draufsicht (links) und Seitenansicht(Mitte und
rechts) bei einer hohen Anfangsexzentrizit•at e = 0.90 , vrad = 620 km/s und 4 M = 3 %. Das
Sichtfeld betr•agt etwa 200 AE (= 111r1+2 ).

54



Kapitel 3. Numerische Simulationen und Ergebnisse 3.3. Simulationsergebnisse

Dieser spezielle Fall f•uhrt somit ebenfalls nicht zu den beobachteten speziellen Strukturen
bei LBV-Nebeln, auch nicht in der sp•ateren Entwicklung oder bei einer noch zus•atzlich hin-
zugef•ugten hohen Rotation, so dass sich an den weiter oben allgemein gemachten Aussagen
nichts •andert. Im Vergleich zu den vorhergehenden Abbildungen kommt es durch die geringe
Geschwindigkeit lediglich zur Bindung einer gr•o�eren Anzahl von Teilchen in der N•ahe jedes
einzelnen Sterns (zusammen typischerweise etwa 10 %), wodurchdort folglich eine st•arkere
Dichtekonzentration feststellbar ist (vgl. die Endpunkte derSternbahnen). Die Endgeschwin-
digkeiten verteilen sich dabei gleichm•a�ig •uber einen gro�en Bereich (� v = 500 km/s), so dass
es im Geschwindigkeitsspektrum zu keinem eindeutigen Maximumkommt.

Interessanterweise hat eine nicht unbedeutende Anzahl dieser nahen 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 h•oheren Anfangsgeschwindigkei-
ten oder kleineren Anfangsexzentrizit•aten nimmt der Ein
uss des Begleitsterns erneut stark ab.

Energie

Der Energieverlauf zeigt bei diesen Simulationen wiederum ein konsistentes Verhalten. In Ab-
bildung 3.14 ist diesmal, neben den etwa 5.5 Perioden nach Abgabe der H•ulle, zus•atzlich eine
ungest•orte Periode davor dargestellt. An dem Punkt der Abgabe kommt esdurch die zus•atzlich
hinzugef•ugten gravitativ wechselwirkenden H•ullenteilchen und der damit verbundenen Umver-
teilung und Verringerung der Sternmasse im Zentrum zu dem Sprung beiEpot (gr•un). Die H•ohe
skaliert dabei nur mit der abgegebenen Masse4 M (zur Erinnerung: links 30 M� , rechts 3 M� ).
Eine weitere Ver•anderung der potentiellen Energie, im Bezug auf den Begleitstern, kommt dabei
auf Grund des n•aherungsweise unver•anderten Schwerpunktes nicht vor.

Bei der kinetischen EnergieEkin (rot) kommt es im linken Energieverlauf betragsm•a�ig zur
gleichen Unstetigkeit, da bei der hier festgelegten Anfangsgeschwindigkeit vrad = 620 km/s (in
der N•ahe der Fluchtgeschwindigkeit) die Gleichheit vonEkin und Epot gilt (siehe Formel 3.10
und den Virialsatz auf Seite 18). Dadurch ver•andert sich die Gesamtenergie auch w•ahrend und
nach dem Absprengvorgang kaum.

Beim rechten Energieverlauf kommt es dagegen, infolge der deutlich h•oheren Anfangsgeschwin-
digkeit von 900 km/s und der damit verbundenen h•oheren kinetischen Energie, zu einem ent-
sprechend gr•o�eren Sprung bei der kinetischen Energie um den Di�erenzbetrag. Die hinzu-
gef•ugte zus•atzliche Energie von etwa 1:3� 1042 J liegt somit vom Betrag her auch in der f•ur den
Gro�en Ausbruch bei � Carinae in Abschnitt 1.2 angegebenen Gr•o�enordnung. Die Gesamt-
energie erh•oht sich folglich ebenfalls um diesen Betrag.

Durch die hohe Anfangsgeschwindigkeit der LBV-H•ulle und der damit schnell zunehmenden
Entfernung zum LBV nimmt der gegenseitige gravitative Ein
uss (mit 1/r 2) und auch die
Geschwindigkeit selbst sehr schnell ab und die potentielle und kinetische Energie n•ahern sich
auf dem entsprechenden Niveau asymptotisch wieder den ungest•orten periodischen Energie-
verl•aufen an. Zus•atzlich ist noch eine geringf•ugige Periodenerh•ohung bei beiden Abbildungen
erkennbar.

In den darunter liegenden vergr•o�erten Gesamtenergieverl•aufen, lassen sich des Weiteren die
Fluktuationen durch die gegenseitige Wechselwirkung der etwa 1 000 Teilchen des LBV-Nebels
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Abbildung 3.14: Energieverlauf zur linken und rechten Abbildungsreihe 3.10,mit den dort
angegebenen Anfangsgeschwindigkeiten und einer zu Beginn ungest•orten Periode.

gut feststellen. In der linken Abbildung kommen dabei noch zus•atzliche Schwankungen durch
den Einfang von Teilchen vor. Infolge der hier gr•o�eren abgegebene Masse und der geringen
Geschwindigkeit betr•agt die Fluktuationsbreite etwa 10 %. In der rechten Abbildungkommt
es dagegen, auf Grund der hohen Geschwindigkeit in radialer Richtung, sowie der geringeren
abgegebenen Masse, zu deutlich weniger Wechselwirkungen und zu Fluktuationen, die deutlich
unter 1 % liegen.

Auch die •Anderung des Schwerpunktes und des Drehimpulses wurde wieder•uberpr•uft. Bei einer
geringen Massenabgabe von 0.001 % bis 3 % verschob sich der Schwerpunkt nach mehreren
Perioden um typischerweise 1 bis 1 000 km. Dies entspricht in Periastronentfernungen weniger
als 10� 7 bzw. 10� 4 %, wodurch dies hier ebenfalls vernachl•assigbar ist. Nur bei einem extrem
hohen Massenverlust (bis 40 %), verbunden mit einer geringen Anfangsgeschwindigkeit und
Teilchenzahl, kann es infolge einer zwar richtigen Impulsaddition, aber nicht durchgef•uhrten
Anpassung des ver•anderten Schwerpunktes beim Auftre�en von H•ullenteilchen auf den Stern,
zu Abweichungen bis maximal 106 km kommen. Da die Teilchen schon in der Entfernung des
Sternradius eingefangen werden, h•atte dies beachtet werden m•ussen. Der Vergleich mit der
Periastronentfernung ergibt dennoch nur eine Verschiebung um 0.1 % und zeigt, dass sich der
Fehler in Grenzen h•alt und keine entscheidenden Auswirkungen auf die Simulationen zur Folge
hat.

Hier l•asst sich zum anderen aber der Ein
uss der Intervalll•ange auf die numerische Genauigkeit
noch einmal sehr gut veranschaulichen. Bei einer typischen Intervalll•ange von etwa 1 000 s er-
gibt sich im Normalfall die oben aufgef•uhrte Verschiebung von rund 1 000 km. Die Verringerung
auf 50 bzw. 5 s f•uhrt nun nur noch zu einer Verschiebung des Schwerpunktes um 0.1 bzw. 10� 4

km. Dies zeigt abermals, dass die numerische Genauigkeit auf Kosten der Rechenzeit deutlich
erh•oht werden kann, was f•ur einige extreme Ausgangskon�gurationen auch empfehlenswertist.
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Diese, in jedem Fall dennoch sehr geringen Verschiebungen, hatten, wie schon erw•ahnt, keine
nennenswerten Auswirkungen auf die Strukturbildung. Der Fehler bei der Schwerpunktsanpas-
sung und der Ein
uss der Intervalll•ange wurden bei der Bestimmung der Exzentrizit•at jedoch
beachtet.

Die Ver•anderung des Drehimpulses liegt bei den Standardsimulationen im Bereich von 10� 7 %,
und nur im Extremfall bei 0.1 %, bei Absolutwerten,•ahnlich dem des reinen Doppelstern-
systems. Es kommt im Verlauf zwar zu von Null verschiedenen Wertendes Drehimpulses bei
der x- und y-Komponente, diese sind aber ebenfalls vernachl•assigbar. Damit ist trotz allem
letztendlich die Genauigkeit des numerischen Verfahrens, auch f•ur sehr viele Teilchen, ausrei-
chend gewesen. Als Einziges die Rechenzeit verringerte sich nicht ganz wie erwartet. Dies lag
jedoch auch haupts•achlich an der quadratischen Abh•angigkeit von der Teilchenzahl, weswegen
maximal nur mit 2 000 Teilchen gerechnet wurde. Die Rechenzeit variierte dabei, wie schon
angedeutet, zwischen einer Stunde, im Normalfall einem Tag und maximal einer Woche.
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Interpretation und Zusammenfassung

Variationsparameter

Aus der Untersuchung der oben gezeigten allgemeinen Situation, mit Variationen •uber einen
gro�en Parameterraum und einigen extremen Sonderf•allen, lassen sich noch einmal zusammen-
fassend die folgenden Aussagen tre�en, wobei die zwei wichtigstenErgebnisse sind:

� Der gravitative Ein
uss des Begleitsterns bewirkt keine si gni�kante Struktur-
bildung. Die entstandene Dichteverteilung ist zwar stark a bh•angig von der
Anfangsgeschwindigkeit v rad , es 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 entscheidenden bzw. nur vernachl•assigbaren
Ein
uss auf die Simulationsergebnisse:

� Teilchenzahl bzw. Masse pro Teilchen

� Rotation des LBVs

� Massenverh•altnis der Sterne

� geringe Anfangsexzentrizit•aten

� Anfangsperiode

� Intervalll •ange

� Plummerradius

� Auswahl des Bezugssystems
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Die hier als einziges entstandenen irregul•aren und kugelsymmetrischen Dichteverteilungen der
LBV-Nebel w•aren somit auch ohne Beteiligung eines Begleitsterns zustandegekommen (wenn
von dem Spezialfall einer hohen Anfangsexzentrizit•at mit einer sehr unsymmetrischen Materie-
abgabe abgesehen wird).

Ein
uss der N •aherungen

Da dies also nicht zu den erho�ten Strukturen f•uhrt, soll nun untersucht werden, wie stark die
gemachten Annahmen und Vereinfachungen von Seite 35 die Ergebnisse beein
ussen.

Auf die Exzentrizit •ats•anderung haben diese sicherlich keine signi�kante Auswirkungen, da die-
se nur von der totalen abgegebenen Masse abh•angt. Eine interessante Frage ist aber, wie eine
Abgabe•uber einen kontinuierlichen Zeitraum anstatt eines pl•otzlichen Massenverlustes die Ex-
zentrizit•ats•anderung modi�zieren w•urde. Um Unterschiede festzustellen, w•are jedoch auch eine
umfangreichere Bahnanalyse zur genauen Bestimmung der Exzentrizit •at mit Hilfe oskulierender
Elemente notwendig.

Wie gezeigt wurde, sind f•ur beobachtete Endgeschwin-

Abbildung 4.1: Unsymmetri-
sche Anfangsverteilung.

digkeiten der LBV-Nebel von etwa 700 km/s Anfangsge-
schwindigkeiten von mindestens 1 000 km/s oder mehr
notwendig. M•oglicherweise d•urften aber auch geringe-
re Anfangsgeschwindigkeit ausreichen, da der hier ver-
nachl•assigte Strahlungsdruck und Sternenwind die abge-
gebene LBV-H•ulle weiter beschleunigen w•urde. Bei zu
Beginn geringeren Geschwindigkeiten k•onnte der Ein-

uss des Begleitsterns wiederum steigen. Wie aber an
dem Beispiel der hohen Anfangsexzentrizit•at und der
Variation der Intervalll •ange zu sehen war, w•urde eine
etwas st•arkere gravitative Wechselwirkung dennoch zu
keinen•aquatorialen oder bipolaren Strukturen f•uhren.

In beiden F•allen kommt es jedoch zur Wechselwirkung
mit dem interstellaren Medium (ISM) und •alterem aus-
gesto�enen Material, was dann die LBV-H•ulle wieder
verlangsamt. Diese hydrodynamischen Wechselwirkun-
gen f•uhren in der Regel ebenfalls zu Sto�fronten. Daraus
ergibt sich sofort die Frage, ob nicht diese erst zu den
beobachteten Strukturen f•uhren. Diese k•onnten, neben
der Erzeugung von Strukturen, aber auch wieder f•ur das
Ausl•oschen oder Verwischen derselbigen verantwortlich
sein. Dabei d•urfte auch der Ein
uss einer magnetischen
Wechselwirkung nicht au�er Acht gelassen werden.

Ein Begleitstern sollte jedoch auch bei diesen Simulationen nicht unber•ucksichtigt bleiben.
Auch wenn, wie gezeigt wurde, der gravitative Ein
uss vernachl•assigbar ist, k•onnte dieser durch
zus•atzliche Magnetfelder und einen zus•atzlichen Strahlungsdruck oder Sternenwind den LBV-
Nebel beein
ussen, wie dies sehr wahrscheinlich schon bei der 5.54-Jahres-Periode zum Tragen
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kommt, die erst durch das Zusammentre�en der Sternenwinde beider Komponenten beobacht-
bar wird (bzw. durch dessen kurzfristige Nichtbeobachtbarkeit). Ob dies jedoch ausreicht, um
die charakteristischen Formen zu erzeugen, l•asst sich nicht absch•atzen. Wenn sich jedoch be-
wahrheitet, dass dies nur mit Hilfe eines zweiten Sterns m•oglich ist, m•ussten alle LBVs mit
bipolaren und •aquatorialen Nebeln einen Begleitstern besitzen.

Eine ganz andere M•oglichkeit w•are nat•urlich ein schon von vornherein bipolarer, d.h. in Rich-
tung der beiden Pole, oder ein in der•Aquatorebene konzentrierter Ausbruch. Eine M•oglichkeit
zur Erzeugung der Bipolarit•at w•are die in der Einleitung besprochene schnelle Rotation mit
einem h•oheren Strahlungsdruck an den Polen oder eine Explosion innerhalb eines umgebenden
massiven Torus. Dies k•onnte dann aber den m•oglichen Ein
uss eines Begleitsterns in Frage
stellen. Um dies zu entscheiden, m•ussen jedoch erst die relevanten physikalischen Ph•anome-
ne und Mechanismen bekannt sein. Nichtsdestotrotz sollten diese M•oglichkeiten bei weiteren
Simulationen unbedingt in Betracht gezogen werden.

Ob andererseits f•ur die •aquatorialen Besonderheiten dann wieder ein Begleitstern notwendig
wird, bleibt dabei o�en. Leider zeigte sich bei den Simulationen kein Anzeichen f•ur einen rele-
vanten

"
Gravity Assist\, selbst bei einer hohen Exzentrizit•at konnte keine eindeutige Klumpen-

bildung (blobs) oder Ansammlung (streamers und Knoten) in der Ebene festgestellt werden.
Dort k •onnten dann lokale nichtgravitative Wechselwirkungen einen gr•o�eren Ein
uss haben.

•Uberraschenderweise hatte die Rotation, wie vielleicht h•atte vermutet werden k•onnen, keine
nennenswerten Auswirkungen auf die Simulationsergebnisse. Dieswird allerdings klar, wenn
man sich•uberlegt, dass die Rotation eigentlich nur zu einem zus•atzlichen Geschwindigkeitsanteil
f•uhrt und dieser auch noch rotationssymmetrisch verteilt wird. Wie weit die Rotation jedoch f•ur
wechselwirkende Magnetfelder verantwortlich ist oder die Instabilit •aten am •Aquator beg•unstigt,
wodurch ein Begleitstern durch starke Gezeitenkr•afte einen Ausbruch verursachen k•onnte, ist
wieder eine andere Frage. Die Beg•unstigung der Instabilit•at w•are dann aber allenfalls eine
weitere Ursache f•ur eine Eruption, jedoch kein Grund f•ur die beobachtete Verteilung.

Zuletzt soll bei dieser Betrachtung noch kurz auf einen wichtigen Test eingegangen werden.
In Abbildung 4.1 ist gezeigt, wie die Dichteverteilung (unten) aussehen w•urde, falls zu Beginn
die Anfangsverteilung (oben) schon eine vorgegebene Strukturbesitzt. Dies zeigt noch einmal,
dass, falls wirklich Strukturen entstehen w•urden, diese auch gefunden worden w•aren. Damit
l•asst sich ein bipolarer Nebel relativ einfach erzeugen, eine•aquatoriale Struktur bringt dies
allerdings wiederum nicht hervor.

Verbesserungen und Ausblick

Zum Schluss werden nun noch einige Verbesserungen besprochen. Zum einen h•atte der N-
Body-Code, durch die nur einmalige Berechnung der Beschleunigung zwischen zwei K•orpern
und nicht der, durch die Schleifenkonstruktion bedingten, doppelten Berechnung, sowie durch
Einsparung einiger Multiplikationen, um einen Faktor 2 schneller sein k•onnen. Zum anderen
h•atte ein anders modi�zierter Eulerschritt (z.Bsp. 1=2 (v(t) + v(t + h)) bei der Ortsberechnung
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m•oglicherweise den numerischen Fehler weiter verringern k•onnen. Die Erhaltung des Schwer-
punktes beim Teilcheneinfang sollte ebenfalls korrigiert werden.

Sonstige geringe systematische Fehler kommen, neben denen des numerischen Verfahrens all-
gemein, durch die Verwendung des Plummerpotentials und dersp•ateren Interpolation der Pi-
xel bei der Dichtedarstellung zustande. Zusammengenommen sinddies allerdings eher kleine-
re programmier- und verfahrenstechnische Dinge. Um m•oglicherweise neben einer Exzentri-
zit•ats•anderung auch eindeutige Strukturen zu bekommen, m•ussten im n•achsten Schritt vor
allem hydrodynamische Wechselwirkungen eingebunden werden.

62



Danksagung:

Als erstes m•ochte ich Prof. Wolfgang J. Duschl f•ur die Betreuung der Diplomarbeit danken. Er
hat sich immer Zeit zur Beantwortung von Fragen oder f•ur Diskussionen genommen, auch hat
er es stets gescha�t die n•otige Motivation durch sehr gute Hinweise aufzubauen.

Des Weiteren gilt mein Dank Prof. Rainer Wehrse, der sich bereit erkl•art hat, die Zweitkorrek-
tur f •ur diese Arbeit zu •ubernehmen.

Bei Alexandra Tachil, Meng Xiang-Gr•u�, Jan Hofmann, Dominikus Heinzeller, Markward
Britsch, Tobias Illenseer und Stefan Veho� m•ochte ich mich f•ur eine stets angenehme At-
mosph•are in der Arbeitsgruppe und die reichlichen Tipps bez•uglich Linux, C++ und LATEX,
sowie der Auswahl der verschiedenen Locations des Mittagessens, bedanken.

Ganz besonderer Dank gilt Yun Zhao (è K ), die mich immer motiviert und unterst•utzt hat,
auch wenn ich•ofters mal bis sp•at in die Nacht gearbeitet habe und ich deswegen zum Ausgleich
ab und zu etwas l•angere Fahrradtouren unternommen habe.

Vielen Dank auch an meine Eltern, Ines und J•urgen Geisler, sowie im Besonderen an meine
Gro�eltern Luise und Ewald Geisler, ohne deren Unterst•utzung ich dieses Physikstudium nicht
h•atte durchf•uhren k•onnen.

Zudem danke ich noch einmal Yun, Ines, Dominikus und Jan f•ur das Korrekturlesen dieser
Arbeit.

63





Anhang A

Ableitung der Bahngeschwindigkeit

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

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

1: L = m1a1(1 + e)v1;a + m2a2(1 + e)v2;a = m1a1(1 � e)v1;p + m2a2(1 � e)v2;p (A.1)

2: E = ( m1v2
1;a + m2v2

2;a) �
2Gm1m2

(1 + e)(a1 + a2)
= ( m1v2

1;p + m2v2
2;p) �

2Gm1m2

(1 � e)(a1 + a2)
(A.2)

Die Massen-Geschwindigkeits-Proportionalit•aten sind in (3.7) f•ur den Periastron und Apastron
schon korrekt angegeben:

3:
m1

m2
=

v2;a

v1;a
(A.3)

4:
m1

m2
=

v2;p

v1;p
(A.4)

Dieses Gleichungssystem kann nun nachv1;p und v2;p aufgel•ost werden. Einsetzen von A.3 und
A.4 in A.2 ergibt:

1
2

�
m1v2

2;a
m2

2

m2
1

+ m2v2
2;a � m1v2

2;p
m2

2

m2
1

� m2v2
2;p

�
=

Gm1m2((1 � e) � (1 + e))
(1 � e)(1 + e)(a1 + a2)

1
2

�
v2

2;a

�
m2

2

m1
+ m2

�
� v2

2;p

�
m2

2

m1
+ m2

��
=

Gm1m2(1 � e � 1 � e)
(1 � e)(1 + e)(a1 + a2)

1
2

�
m2

2

m1
+ m2

�
(v2

2;a � v2
2;p) =

� 2e Gm1m2

(1 � e)(1 + e)(a1 + a2)
(A.5)
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Ebenfalls einsetzen von A.3 und A.4 in A.1 ergibt:

m1a1v2;a(1 + e)
m2

m1
+ m2a2v2;a(1 + e) = m1a1v2;p(1 � e)

m2

m1
+ m2a2v2;p(1 � e)

v2;a m2 (1 + e)(a1 + a2) = v2;p m2 (1 � e)(a1 + a2)

v2;a (1 + e) = v2;p (1 � e)

v2;a = v2;p
(1 � e)
(1 + e)

(A.6)

Nun wird A.6 in A.5 eingesetzt und umgestellt:

v2
2;p

(1 � e)2
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(m2
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�
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1m2
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v2
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G
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m2
1
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((1 � e)2 � (1 + e)2)(1 � e)

v2
2;p =

G
a

m2
2

M
(1 + e)
(1 � e)

(A.7)

Dabei ist a = a1 + a2 und M = m1 + m2. Diese wird nun noch in A.4 eingesetzt, um die letzte
Gleichung zu erhalten:

v2
1;p = v2

2;p
m2

2

m2
1

=
G
a

m2
1

M
(1 + e)
(1 � e)

(A.8)

Gleichungen A.7 und A.8 sind nun die Endgleichungen (3.8) von Seite 41.
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Anhang B

CD: Software und Filme

Die CD beinhaltet, wie in Abschnitt 3.1 auf Seite 36 angegeben,neben dieser Arbeit selbst und
einigem zus•atzlichen Material, den Programmcode mit der Dokumentation, sowie die im Text
angegebenen Filmdateien.
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