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1. Einleitung

Das Zentrum unserer Milchstrafle ist ein in einzigartiger Weise zugéngliches Labo-
ratorium zur Erforschung der Eigenschaften und Entwicklung galaktischer Zentren,
da es sich im Vergleich zu anderen Galaxien in sehr kleinem Abstand zu uns befin-
det (etwa 8 Kiloparsec (kpc)) |[Bartko et al., 2009]. Da die Extinktion des Lichts im
sichtbaren Bereich viel zu grof ist, um in diesem Spektralbereich mit Teleskopen bis
zum Galaktischen Zentrum vorzustoffen (Die Extinktion im visuellen Spektralbe-
reich Ay entspricht ungefihr 30 Groflenklassen), wird dort hauptséchlich im nahen
Infraroten oder im Radiobereich beobachtet. Diverse Beobachtungen (unter vielen
anderen [Paumard et al., |2006; Bartko et al., [2009; Eisenhauer et al., 2003; Schodel
et al., 2002]) ergénzten in den letzten Jahr(zehnt)en unser Bild davon, wie es inner-
halb des ersten Parsec um das Galaktische Zentrum aussieht:

In Entfernungen von 0,03 - 0,5 pc vom Zentrum findet man etwa 100 Wolf-Rayet-
Sterne und Sterne des O- und B-Typs, welche sich zu einem grofien Teil in einer von
zwei Ebenen befinden. Die Sterne in einer der beiden Ebenen bzw. Systeme besitzen
jeweils nahezu gleichen Drehimpuls, was fiir eine gemeinsame Entstehungsgeschichte
der Sterne in einem System spricht. Es gibt ein System mit Umlauf im Uhrzeigersinn
(CWS: clockwise system) und eines mit Umlauf gegen den Uhrzeigersinn (CCWS:
counter clockwise system). Die Sterne des CWS haben im Durchschnitt recht geringe
numerische Exzentrizitéiten von 0, 36 £ 0, 06, wiahrend die Sterne des CCWS hohere
Exzentrizitéiten aufweisen [Alexander] 2005].

Innerhalb dieses Bereichs findet man die sog. S-Sterne, von denen inzwischen schon
etwa 30 bekannt sind. Haupteigenschaften dieser Sterne sind grofie Exzentrizitdten
sowie eine isotrope Verteilung ihrer Bahnen, also keine bevorzugte Umlaufebene |Ei-
senhauer et al., [2003].

Im Galaktischen Zentrum selbst finden wir schliefflich eine starke Radioquelle mit
der Bezeichnung Sgr A*. Bahnvermessungen der S-Sterne, welche Keplerbahnen mit
nur einigen Jahren Umlaufzeit besitzen |[Schodel et al., 2002, zeigen, dass es sich
bei Sgr A* um ein Objekt von etwa 4 - 10 Sonnenmassen (M) handelt. Da sich

diese Masse in einem Durchmesser von nur einigen Lichtstunden befinden muss,
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ist man sich inzwischen zweifelsfrei sicher, dass es sich um ein (super-massereiches)
schwarzes Loch handelt (supermassive black hole, SMBH) [Ghez et al., 2005]. Eine
Ubersicht des innersten Bereichs um das zentrale SMBH zeigt Abbildung 1.1.

Daher kommt auch das grofile Rédtsel um die S-Sterne: Da sie relativ jung sind, die

starken Gezeitenkrifte des schwarzen Lochs eine Entstehung so nahe am Zentrum
aber verhindert hitten, muss es andere Erkldrungen fiir ihre Existenz geben, z.B.

Transport aus weiter entfernten Bereichen durch ein um das SMBH umlaufendes

kleineres schwarzes Loch [Merritt et al., 2009] oder Wechselwirkungen zwischen den

Sternen des CWS/CCWS untereinander, was zu grofien Exzentrizitédten und belie-

bigen Umlaufebenen fithren kann [Levin, [2007].

In dieser Arbeit soll nun eine weitere Theorie iiberpriift werden: Einer der Sterne
des CWS oder CCWS wird durch Wechselwirkung von einfallenden Gaswolken so
abgelenkt, dass seine resultierende Bahn innerhalb der des CWS/CCWS liegt, opti-
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Abb. 1.1.: Die regelmiBig beobachteten S-Sterne. Dieses Bild ist ein Lucy-Richardson-
dekonvolviertes K-Band NAOS/CONICA-Bild, aufgenommen im Jahr 2005. Zur Zeit
der Belichtung war Sgr A* im nahen Infraroten aktiv und ist deswegen sichtbar. Das
Bild wurde urspriinglich in [Trippe et al., 2006] veréffentlicht.




malerweise mit gréferer Exzentrizitdat, und somit zu den S-Sternen gezéhlt werden
muss. Mittels numerischer Simulationen soll festgestellt werden, ob eine Wechsel-
wirkung ,,Stern - Gaswolke* ausreichend fiir eine solche Bahnverédnderung ist. Auch
wenn schon fertige Programme existieren, die gravitative Wechselwirkungen simu-
lieren konnen, wurden fiir diese Arbeit selbst angefertigte Programme verwendet,
um einen Einblick in die Programmierung numerischer Simulationen zu bekommen

und ein auf das Problem mafigeschneidertes Programm zur Verfiigung zu haben.



2. Das Modell

Wie bereits in der Einleitung erwahnt, wird in dieser Arbeit untersucht, ob die Wech-
selwirkung eines Sterns mit einer Gaswolke ausreicht, um ihn zu einem S-Stern zu
machen. In der Realitidt konnte es z.B. so aussehen, dass aus einer Gaswolke bereits
die Sterne des oben beschriebenen CCWS entstanden sind (s. [Alig et al., 2011]).
Eine zweite einfallende Gaswolke kénnte diese Sterne dann so beeinflussen, dass ih-
re Bahnen enger gebunden sind. Im weiteren Verlauf wiirde aus dieser 2. Gaswolke
dann die Sterne des CWS werden. In diesem Kapitel sollen nun die Annahmen,
Vereinfachungen und Bedingungen erlédutert werden, mit denen in den Simulationen
gearbeitet wurde. Dazu gehoren sowohl die Eigenschaften der Korper selbst als auch

Einschréankungen und Bedingungen beziiglich der Simulationen.

2.1. Eigenschaften der Koérper

2.1.1. Eigenschaften des schwarzen Lochs

In sédmtlichen Simulationen wurde das super-massereiche schwarze Loch als ruhend
im Ursprung zur Zeit ¢ = 0 angenommen. Laut [Gillessen et al., 2009] besitzt es
eine Masse von (4,40 4+ 0,77) - 10 M, =~ 7,956 - 10%0 kg. Da andere Publikatio-
nen (uw.a. [Ghez et all 2005; |Lu et al. 2008]) jedoch meistens eine geringere Masse
von 4,0 - 105M,, angeben bzw. verwenden, wurde in dieser Arbeit mit dieser Masse
gearbeitet. Des weiteren wurde diese Masse als in einem Punkt konzentriert ange-
nommen, was vollig legitim ist, wenn man in Skalen rechnet, welche weit grofier sind
als der Ereignishorizont des schwarzen Lochs selbst. Folgende kleine Rechnung zeigt
dies:

Der Schwarzschild-Radius rg, also im Prinzip die Ausdehnung eines schwarzen Lochs

oder die Grenze des Ereignishorizonts, einer Masse M ist gegeben durch

2GM

c2?

rs = . (2.1)
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Fiir ein schwarzes Loch mit Masse 4 - 10°M, ~ 7,956 - 103 kg ergibt das etwa
rg ~1,181-10 m ~ 3,829-10~" pc = 0,08 AU (Astronomical Unit/Astronomische
Einheit), was viel kleiner ist als die Periapsisdistanz des bisher dem schwarzen Loch
néhesten S-Stern S2 von 130 AU [Schédel et al.l |2002].

2.1.2. Eigenschaften des Modellsterns

Wie in der Einleitung erwéhnt, sind die Sterne der CWS/CCWS hauptséchlich Ster-
ne des Typs O und B, also grofie junge Sterne mit Massen von iiber 10 M, |[Lu et al.|
2008]. Andere Arbeiten, welche die bereits existierenden S-Sterne untersuchten (ei-
ne Zusammenfassung findet man in [Alexander| 2005]), klassifizierten diese als B0-9
Hauptreihen-Sterne. Was die Bahnen der Sterne angeht, so fand man, dass die Ster-
ne des CWS geringe Exzentrizitdten von e =~ 0,2 — 0,5 aufweisen [Paumard et al.
2006} Bartko et al., 2009).

Unter Beriicksichtigung dieser Daten wurde fiir den Modellstern eine Masse von 15
Mg, benutzt, dessen Anfangs-Exzentrizitdt 3 Werte zwischen den oben genannten
Werten besitzt: 0,2881139, 0,3861792 und 0,4769802. Diese '’krummen’ Werte erhélt
man, wenn man in einem 2-Koérper-Problem die in Tab. 2.1 angegebenen Werte fiir

Orte und Geschwindigkeit verwendet.

num. Exzentrizitdt xo [pc] yo [pc] wveo km/s] v, [m/s]

0,2881139 0,1 0,0 0,0 3,50 -10°
0,3861792 0,1 0,0 0,0 3,25 -10°
0,4769802 0,1 0,0 0,0 3,00 -10°

Tab. 2.1.: Die Anfangsbedingungen fiir die verwendeten Sternbahnen aus Abb. 2.1

Wie man sieht, sind die Anfangsbedingungen, die in den input-Dateien stehen,

recht einfach. In Abbildung 2.1 sind die verwendeten Bahnen veranschaulicht.

2.1.3. Eigenschaften der Gaswolke

Bei der Modellierung der Wolke mussten die meisten Vereinfachungen vorgenom-
men werden, da die Berechnungen ansonsten unverhéltnisméflig kompliziert gewesen
waren. Ziel dieser Arbeit war es ja zu priifen, ob eine solche Wolke prinzipiell dazu
imstande ist, einen Stern signifikant aus seiner Bahn zu lenken.

Typische Gaswolken der Art, wie sie uns interessieren und wie sie auch im Zentrum
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Abb. 2.1.: Die verwendeten Bahnen fiir den Teststern. Das schwarze Loch befindet sich jeweils
am Ursprung. Die Umlaufrichtung ist gegen den Uhrzeigersinn

unserer Milchstrae vorkommen, besitzen Massen von etwa 10°M, und Ausdehun-
gen von 1,8-10 pc |Alig et al.) [2011]. In den Programmen wurde die Wolke als
perfekt kugelférmig angenommen, die ihre Form auch wahrend des gesamten Simu-
lationsverlaufs nicht &ndert. Des Weiteren besitzt sie iiberall eine konstante Dichte.
Dieses Modell hat insbesondere den Vorteil, dass damit die Wolke als Punktmas-
se behandelt werden kann, wenn sich ein Korper auflerhalb ihres Radius befindet.
Befindet sich ein Korper innerhalb des Radius der Wolke, so kann mit einem ein-
fachen Term ?—s (mit p = Radius der Wolke und R = Abstand des Korpers vom
Zentrum der Wolke) die Kraft auf den Korper korrigiert werden. In [Alig et al.l
2011] wird die Bewegung der Wolke iiber mehrere ihrer Umlédufe simuliert, bis sie
schliefflich als Akkretionsscheibe um das schwarze Loch endet. Hier werde ich diese
Bewegung aufteilen: Einmal wird die Wolke in einer Entfernung von knapp iiber 2
pc vom schwarzen Loch mit Geschwindigkeit 0 km/s "losgelassen’, was in der Folge
dazu fiihrt, dass der Schwerpunkt der Wolke durch das schwarze Loch fliegt und im
weiteren Verlauf die Wolke vom schwarzen Loch ’eingefangen’ wird. Im Folgenden
werde ich dies als 'Einfangszenario’ bezeichnen. Im zweiten Fall wird die Wolke mit
einer Anfangsgeschwindigkeit von 20 km/s am schwarzen Loch vorbeifliegen (Vor-
beiflugszenario, s. auch Abb. 2.3)

Da in dieser Arbeit die Wechselwirkung mit der Wolke méglichst grof3 sein soll,
wird sie so dicht wie moglich gewéhlt: Radius von 2 pc (nahe der Untergrenze von
1,8 pc) und eine Masse von 105M,, (Obergrenze). Um zu beriicksichtigen, dass die
Wolke nicht immer aus der gleichen Richtung beziiglich der Bahn des Sterns auf
das System zufliegt, wurden Simulationen durchgefiihrt, in denen die Gaswolke aus

positiver und negativer x- und y-Richtung einfliegt (s. Abb. 2.3).
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Abb. 2.2.: Mafistabsgetreuer Vergleich der Abb. 2.3.: Die verwendeten Flugbahnen
Modellwolke mit der verwendeten des Schwerpunkts der Wolke:
Sternbahn mit e = 0,4769802. In Schwarz die vier Einflug-

richtungen im Einfangszenario,
welche im verwendeten Koor-
dinatensystem 0° (rechts), 90°
(oben), 180° (links) und 270°
(unten) entsprechen; in Blau
die vier kompletten Flugbahnen
fiir das Vorbeiflugszenario. Die
Sternbahn wurde rot gezeichnet

2.2. Das Modell in den Programmen

Auch in der Programmierung selbst wurde eine Vereinfachung vorgenommen: Die
Beschrankung auf zwei Dimensionen. Die dritte Dimension ist in den Programmen
zwar implementiert, jedoch wurde in allen input-Dateien die z-Komponente sowohl
der Positionen als auch der Geschwindigkeiten auf 0 gesetzt.

Als Zeit-Schrittweite wurde in beiden Programmen 100 Tage gewéhlt, als Simula-
tionsdauer fiir die 3-Kérper-Simulationen (also Programm 1 und der zweite Teil in
Programm 2) 9.200.000 Tage, was etwa 25.000 Jahren entspricht.



3. Die Programme

In diesem Kapitel werde ich einen Uberblick zur Entwicklung der benutzten Pro-
gramme geben. Das erste Programm ist in der Lage, ein beliebiges 3-Korper-Problem
zu simulieren, welches die kompletten Positions- und Geschwindigkeitsdaten der 3
Korper speichert, wiahrend das zweite Programm das eigentliche Arbeitstier dieser
Arbeit ist und in einem Durchlauf mehrere tausend 3-Kérper-Simulationen durchfiihrt,
dabei jedoch nur Bahndaten wie die num. Exzentrizitét speichert.

Die 2 Programme wurden in der Programmiersprache C geschrieben. Auch wenn sie
mit C++-Compilern (dem C++-Compiler der GNU Compiler Collection (GCC) in
einer Linux-Umgebung und dem im Microsoft Visual C++ enthaltenen Compiler
in einer Windows-Umgebung) kompiliert wurden, so enthalten sie nur Funktionen
der Sprache C. Beispielsweise wurden fiir Bildschirm- und Dateiausgabe nicht die in
C+-+ iiblichen Streams (fstream, ifstream, ofstream, cout, cin) verwendet, sondern

die dafiir zustdndigen C-Funktionen (fscanf, fprintf, printf, scanf).

3.1. Benotigte Grundlagen

In den erstellten Programmen wird die Bewegung von Sternen, Stern-dhnlichen Ob-
jekten (hier ein schwarzes Loch) und Gaswolken unter dem Einfluss von gravitativen
Kraften untersucht. Da sich unsere Objekte alle mit nicht-relativistischen Geschwin-
digkeiten bewegen, diirfen wir die klassische Formel von Newtons Gravitationstheo-

rie benutzen:

F=m T (3.1)

(F(7) Gravitationskraft am Ort 7 G Gravitationskonstante; m,M Massen der
Korper; r Entfernung der Koérper voneinander; v Beschleunigung des Korpers mit

Masse m). Um nun am Computer damit physikalische Berechnungen durchzufiihren,
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muss man ein paar Vorarbeiten leisten.

Die Bahn eines Korpers ist zu jedem Zeitpunkt durch seinen Ort sowie seine Ge-
schwindigkeit bestimmt, die wiederum durch Formel (2.1) bestimmt sind, wenn man
die Anfangsbedingungen kennt. Fiir die Losung von Differentialgleichung (2.1) kann

man nun eine Diskretisierung vornehmen:

_ d%x AU
Fem 28— 2V 2
g T AY (3:2)

Die Numerik kommt ins Spiel, wenn man nun Av durch v;; — ¥; ersetzt, was auf

ein einfaches Iterationsverfahren fiir die Geschwindigkeiten fiithrt. Die Orte Z; lassen

sich aus den nun bekannten Geschwindigkeiten dhnlich einfach berechnen:

I L Z
UiJrl:/Ui—’—EAt:vi_GM’_,‘g
A

At (3.3)

Ein solches Verfahren, in dem einfach zu jedem vollen Zeitschritt Geschwindig-
keit und Ort berechnet werden, wird Einschritt- oder Euler-Verfahren genannt. Die
ersten Programmversionen arbeiteten nach diesem Prinzip, doch wegen zu grofer
Fehler in der Energieerhaltung, welche ein Maf} fiir die Qualitat der Simulation sind,
habe ich mich zur Verwendung eines sog. Leapfrog-Verfahrens entschieden. Dabei
werden zuerst die Geschwindigkeiten nach einem halben Zeitschritt berechnet (sog.
Kick), dann mithilfe dieser Werte die Orte zum ganzen Zeitschritt (sog. Drift) und
schliefllich werden die Geschwindigkeiten des ganzen Zeitschritts mithilfe der Orte
des Drifts berechnet:

. . i1 At
Ul-Jr%: Z—GM_; 23'7 (35)
-y
Tiy1 = Ti + Uyq1 -1 (3.6)
; At
Vitl = Vgl — GM iCHg Ty (3.7)
|Zig1]

Die obigen Formeln sind giiltig, wenn man den Korper mit Masse M als ruhend
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im Ursprung annimmt. Das ist natiirlich nur selten der Fall, auch wenn es in einem
2-Korper-System 'SMBH - Stern’ eine recht gute Ndherung darstellt. Da sich im
Allgemeinen aber alle Kérper bewegen, erhélt man die endgiiltigen Formeln, wenn
man zu jedem Iterationsschritt den Abstand zwischen den entsprechenden Kérpern

berechnet und einsetzt:

R =7 -V (3.8)
R At
Uiy = U - GM—— g — (3.9)
R, .
2
Tip1 = Ti+ U1 -t (3.10)
Ripy =27 — 7)), (3.11)
Ri1 At
T = By — GM—" S (3.12)
‘Ri-i-l‘

(£ = Ort des n-ten Korpers)

3.2. Das Programm zum 3-Korper-Problem

Der vollstédndige Quellcode zum Programm und das Format seiner input-Dateien
steht in Anhang A. Zu gegebenen Anfangsbedingungen (also Positionen und Ge-
schwindigkeiten) fiir das schwarze Loch, Stern und Wolke, welche durch zwei Datei-
en ,inputStern3Koerper.dat® und ,inputWolke.dat“ (dies ist die selbe , inputWol-
ke.dat* wie fiir das zweite Programm, s. unten) in das Programm eingelesen wer-
den, simuliert es einen Vorbeiflug der Wolke am System ’Schwarzes Loch - Stern’.
Die Bedingungen und Annahmen, die dabei getroffen werden, wurden in Kapitel 1
besprochen. Auch die Dauer und Schrittweite der Simulation werden mithilfe der
input-Dateien eingelesen.

In jedem Iterationsschritt i passiert nun folgendes:

e Zuriicksetzen der kinetischen und potentiellen Energie eines jeden Korpers auf
0.

e Berechnung der Geschwindigkeiten und Positionen ¢ = (v, v,,v,) bzw. 7 =

(x,y, z) jedes Korpers j durch Wechselwirkung mit Korper k (Kick — Drift —
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Kick). Eine Sprunganweisung 'continue’ stellt sicher, dass ein Korper nicht mit

sich selbst in Wechselwirkung tritt.

e Neuberechnung der kinetischen und potentiellen Energien der einzelnen Korper

sowie des gesamten Systems.

e Schreiben der Geschwindigkeits-, Positions- und Energie-Daten in output-Da-

teien ,,3KoerperData.dat“ und ,, 3KoerperEnergies.dat*.

Nach dem kompletten Durchlauf der Schleife (also nach Erreichen der Maximaldauer
der Simulation), werden die Dateien gespeichert und geschlossen und das Programm
beendet.

Die Stérke dieses Programms ist die vollstdndige Reproduktion der Bahnen der
drei Korper, die man dann auch mithilfe von Plot-Programmen wie gnuplot visuell
anschaulich darstellen kann. Die Bahnen in den Abbildungen 2.1, 2.2 und 2.3 wurden
mit diesem Programm berechnet. Offensichtlich ist es aber kaum dazu geeignet, eine
systematische Untersuchung iiber einen grofien Parameterbereich fiir die Koérper
anzustellen, da es nahezu unendlich viele Kombinationsmoglichkeiten gibt. Abhilfe

schafft da das zweite Programm.

3.3. Das Programm fiir den Phasenscan

Das zweite Programm stellt eine Erweiterung des obigen ersten Programms dar.
Der vollstédndige Quellcode sowie das Format seiner input-Dateien steht in Anhang
B. In diesem Programm gibt man nur die Anfangsbedingungen fiir die Wolke an
(und natiirlich fiir das schwarze Loch, allerdings sind diese immer die gleichen; s.
Kapitel 2). Fiir den Stern wird nur seine Bahn festgelegt, nicht aber seine Posi-
tion auf der Bahn. Fiir jede Position auf seiner Bahn, also fiir jede Phase, und
bei gleichbleibender Startposition der Wolke und des SMBH wird eine 3-Korper-
Simulation wie im ersten Programm durchlaufen und dann wird festgestellt, ob die
Bahn des Sterns beim Vorbeiflug der Wolke relativ zum schwarzen Loch verdndert
wurde. Anschlieend wird nach Gesetzméafigkeiten gesucht, unter welchen Bedin-
gungen iiberhaupt eine ,,S-Stern-Bahn“ zustande kommt. Die genaue Struktur des

Programms ist also dreigeteilt und folgt dem folgenden Algorithmus:

e 1. Teil: 2-Korper-Simulation der ungestérten Kepler-Bahn des Sterns um das

schwarze Loch zur Bahndaten-Bestimmung vor dem Vorbeiflug der Wolke:
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Einlesen der Schrittweite und der Anfangsbedingungen fiir den Stern von
einer Datei ,inputStern.dat“ (Geschwindigkeit und Ort zur Zeit t = 0

legen eine bestimmte Bahn fest).

Berechnung der Bahnpunkte des Sterns, bis ein Umlauf ausgefiihrt wurde
(0 < Phase < 27) oder der Abstand zwischen Stern und schwarzem
Loch mehr als 0,5 pc entspricht, was bedeuten wiirde, dass er nicht zum
CWS/CCWS gezihlt werden kann.

Berechnung der einfachen Bahnparameter: Periapsisdistanz, Apoapsisdi-

stanz, grofle und kleine Halbachse, numerische Exzentrizitét.

Speichern der Position und Geschwindigkeit jedes Bahnpunktes in einer

Datei ,,starPositions.dat®.

e 2. Teil: 3-Koérper-Simulationen fiir jeden in Teil 1 berechneten Bahnpunkt mit
Vorbeiflug der Wolke:

Einlesen der Schrittweite, Simulationsdauer sowie der Anfangsbedingun-

gen fiir die Wolke von einer Datei ,,input Wolke.dat*.

Einlesen der Anfangsbedingungen fiir den Stern aus der Datei ,,starPosi-

tions.dat“: Jeder Bahnpunkt gibt ein mogliches 3-Kérper-Szenario vor.

Die eigentliche 3-Ko6rper-Simulation, wie sie im ersten Programm ablauft,

fiir jeden in Teil 1 berechneten Bahnpunkt.

Speichern der Positionen und Geschwindigkeiten des Sterns nach dem
Vorbeiflug der Wolke in einer Datei ,starPositionsFinal.dat® fiir jedes

simulierte 3-Korper-Szenario.

e 3. Teil: 2-Koérper-Simulation der ungestorten Kepler-Bahn des Sterns um das

schwarze Loch zur Bahndaten-Bestimmung nach dem Vorbeiflug der Wolke:

Einlesen der Schrittweite und der Anfangsbedingungen fiir den Stern aus

der Datei ,starPositionsFinal.dat®.
Neuberechnung der Bahnpunkte des Sterns wéhrend eines Umlaufs.

Neuberechnung der einfachen Bahnparameter: Perizentrumsdistanz, Apo-

zentrumsdistanz, grofle und kleine Halbachse, numerische Exzentrizitat.

Speichern der Bahndaten in einer Datei ,,data.dat*.
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Dieses Programm ergénzt das erste, wie oben schon erwéhnt, indem es Simulatio-
nen iiber einen groflen Parameterbereich durchfiihrt und Bahndaten zur Verfiigung
stellt. Es erstellt jedoch nicht fiir jede Simulation eine Datei mit Positionen, Ge-
schwindigkeiten und Energien der Korper zu jedem Iterationsschritt, da dies zu
einem zu groflen Datenvolumen fiithren wiirde (je nach Schrittweite mehrere tau-
send Dateien mit jeweils mehreren MB). Einzelne interessante Félle konnten jedoch
durch entsprechendes Umschreiben der input-Dateien mit dem ersten Programm

durchlaufen und mit plot-Programmen visualisiert werden.



4. Ergebnisse und Diskussion

4.1. Das Einfangszenario

Wie man aus den Grafiken 4.1 - 4.3 ersehen kann, sind die Stérungen der Stern-
bahn, die die Gaswolke im Einfangszenario hervorruft, minimal und kaum dazu in
der Lage, einen solchen Stern signifikant aus seiner Bahn zu lenken, so dass er zu den
S-Sternen gezihlt werden kann (Tab. 4.2). Man kann jedoch innerhalb dieser klei-
nen Verdnderungen Gesetzméfigkeiten erkennen, wie sich der kleinste bzw. grofite
Abstand zum schwarzen Loch (Periapsis- (p) bzw. Apoapsisdistanz (a)) sowie die
numerische Exzentrizitét (e) dndern. Die Werte in den folgenden Tabellen sind Mit-
telwerte aus den in den Grafiken 4.1 - 4.3 dargestellten Simulationen:

Wie man erkennen kann, hat die Wolke den ’grofiten” Einfluss auf die Bahn, wenn
sie senkrecht zur Apsidenlinie der Sternbahn einfliegt (90°, 270°) und kaum Einfluss,
wenn sie parallel dazu einfliegt (0°, 180°). Die beiden Einflugrichtungen 90° und 270°
haben jedoch unterschiedliche Wirkung auf die Bahn: Wihrend bei 90° p um bis zu
1% groBer, a um bis zu 0,5% kleiner und e um bis zu 2,2% kleiner wird, ist es bei 270°

umgekehrt: p wird kleiner, a wird grofler und e wird ebenfalls grofler, und zwar um

€o Ap(0°) [%] Ap(90°) [%] Ap(180°) [%] Ap(270°) [%]
0,2881139 || —0,012 £ 0,008 | +0,903 = 0,005 | —0,010 £ 0,006 | —0,906 = 0, 010
0,3861792 || —0,009 £ 0,006 | +0,974 & 0,006 | —0,008 £ 0,006 | —0,976 & 0,009
0,4769802 || —0,006 £ 0,006 | +1,057 & 0,005 | —0,008 £ 0,007 | —1,057 & 0, 008

€o Aa(0°) [%) Aa(90°) [%) Aa(180°) [%)] Aa(270°) [%)
0,2881139 || +0,006 £ 0,006 | —0,502 = 0,005 | 0,000 £ 0,010 | +0,496 = 0, 010
0,3861792 || 40,004 & 0,005 | —0,434 + 0,006 | —0,005 £ 0,010 | +0, 428 & 0, 008
0,4769802 || 40,002 £ 0,005 | —0,378 0,006 | —0,005 £ 0,010 | +0,370 & 0, 008

€o Ae(0°) [%)] Ae(90°) [%] Ae(180°) [%] Ae(270°) [%)]
0,2881139 || +0,023 £ 0,008 | —2,241 + 0,007 | +0,021 £ 0,010 | +2,231 £ 0,010
0,3861792 || 40,010 0,005 | —1,554 + 0,005 | +0,008 £ 0,006 | +1, 545 & 0,007
0,4769802 || 40,004 0,004 | —1,163 + 0,004 | +0,004 £ 0,006 | +1, 155 = 0,006

Tab. 4.1.: Die Verinderung der Periapsisdistanz (Ap), der Apoapsisdistanz (Aa) und der nume-
rischen Exzentrizitidt (Ae) durch die Stérung der Wolke, jeweils fiir die verschiedenen
Einflugrichtungen der Wolke.
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| notwendig [%] | beobachtet [%]

a 50 -0,502
co =0, 2881139 =i 79907 2,231
a 50 -0,434
ey = O’ 3861792 P —'—376 bis +146’0 +1,545
- 50 0,378
ey = 0,4769802 o 16,1 bis +99,2 +1,155

Tab. 4.2.: Die Verinderungen von a und e, die notwendig wiren, um den Stern zu den S-Sternen
zu zéhlen (fiir diese gilt 0.4 < e < 0.95 |[Eckart et al., [2002]), sowie deren maximal in
den Simulationen beobachtete Verdnderung

jeweils fast die gleichen Betréige. Sieht man sich die Geometrie des Systems z.B. in
Abb 2.3 an, so erscheint dies vollig logisch und erwartungsgemis, da beim Ubergang
von 90°- zu 270°-Einflugsrichtung p und a im Grunde genommen vertauscht werden.
Sind die Einflugrichtungen parallel zur Apsidenlinie so sind die Anderungen von p
und a so gut wie kaum vorhanden: p wird nur um maximal 0,02% kleiner, wihrend
a nur um maximal 0,015% um seinen urspriinglichen Wert oszilliert. e vergrofert
sich in beiden Féllen, jedoch nur um maximal 0,031%.

Interessant ist auch die Abhiingigkeit der Anderungen von der Anfangsexzentri-
zitat: Fiir den Fall von einer Einflugsrichtung senkrecht zur Apsidenlinie werden
mit zunehmendem e die Betrige von Ap gréfler, von Aa jedoch kleiner und damit
erwartungsgeméif von Ae ebenfalls kleiner (vergrofiert man p mehr als man a ver-
ringert, verringert man damit laut e = ng automatisch e und umgekehrt). Fiir eine
parallele Einflugsrichtung sind die Verdnderungen bei Ap und Aa weitaus kleiner,
der Betrag von Ae wird jedoch ebenfalls kleiner mit zunehmendem e.

Die oben genannte Symmetrie ist in den Abb. 3.1 - 3.3 auf der jeweils linken Seite
gut zu beobachten. Zum einen sieht man die 27-Periodizitéit, man kann jedoch auch
gut erkennen, dass die Graphen von um 180° gedrehten Einflugrichtungen qualitativ

ineinander iibergehen, wenn man sie um 180° nach links oder rechts verschiebt.
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Abb. 4.1.: Periapsis- und Apoapsisdistanzen sowie numerische Exzentrizititen der Sternbahn,
welche urspriinglich eine Exzentrizitdt von e = 0,2881139 hatte. Der rote Graph in
den linken Grafiken ist die Periapsisdistanz, der blaue die Apoapsisdistanz.
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Abb. 4.2.: Periapsis- und Apoapsisdistanzen sowie numerische Exzentrizitéiten der Sternbahn,
welche urspriinglich eine Exzentrizitit von e = 0,3861792 hatte. Der rote Graph in
den linken Grafiken ist die Periapsisdistanz, der blaue die Apoapsisdistanz.
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Abb. 4.3.: Periapsis- und Apoapsisdistanzen sowie numerische Exzentrizititen der Sternbahn,
welche urspriinglich eine Exzentrizitdt von e = 0,4769802 hatte. Der rote Graph in
den linken Grafiken ist die Periapsisdistanz, der blaue die Apoapsisdistanz.
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4.2. Das Vorbeiflugszenario

Da bei einer Anfangsexzentrizitéit die Anderungen von p und a im Einfangszenario
fiir 270°-Einflugsrichtung der Wolke am ehesten die Tendenz in Richtung S-Stern-
Bahn hatten, wurde das Vorbeiflugszenario nur mit dieser Exzentrizitéit untersucht.
Des weiteren wurde erwartet, dass die Verdnderungen noch geringer ausfallen als
im Finfangszenario, da die Zeit, in der eine erhohte Masse sich innerhalb der Stern-
bahn befindet, weitaus kiirzer ist als im Einfangszenario. Und in der Tat erkennt
man mit dem ersten Blick auf Grafik 4.4, dass im Vorbeiflugszenario die Wolke noch
weniger Einfluss auf die Sternbahn hat als im Einfangszenario. Die Abhéngigkeiten
der Verdnderungen von der Einflugrichtung der Wolke sind nur noch schwach zu
beobachten. Wihrend bei einer Einflugrichtung von oben mit Offset nach links die
Periapsisdistanz um 0,23% kleiner wird, die Apoapsisdistanz um nur 0,07% grofer
wird und die Exzentrizitdt um 0,24% grofer wird, sind es bei einer Einflugrichtung
von links mit Offset nach unten nur noch Verédnderungen von -0,16% fiir p, +0,05%
fiir a und +0,17% fiir e. Das Phidnomen der Spiegelasymmetrie ist noch zu beob-
achten, da fiir die um 180° gedrehten Einflugrichtungen die Verdnderungen jeweils
entgegengesetzt zu den oben genannten sind, mit fast identischen Betréagen.

Vergleicht man die Grafiken 4.4 und 4.3, so sieht man, dass die Abhéngigkeiten von
p, a und e im Vorbeiflugszenario zu denen im Einfangszenario dhnlich sind, nur mit

den oben genannten deutlich kleineren Amplituden.
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Abb. 4.4.: Periapsis- und Apoapsisdistanzen sowie numerische Exzentrizititen der Sternbahn,
welche urspriinglich eine Exzentrizitdt von e = 0,4769802 hatte, hier im Vorbeiflugs-
zenario. Der rote Graph in den linken Grafiken ist die Periapsisdistanz, der blaue

die Apoapsisdistanz.



Zusammenfassung

In dieser Arbeit wurde iiberpriift, ob ins Galaktische Zentrum einfliegende Gaswol-
ken die Bahnen von Sternen auflerhalb des S-Stern-Bereichs alleine so signifikant
verdndern konnen, dass diese dann zu den S-Sternen gezdhlt werden miissen. Dazu
wurden selbst verfasste C-Programme verwendet, welche die Bewegungen und Bahn-
daten von Modellkérpern (SMBH, Gaswolke, Stern) in numerischen Simulationen
berechneten.

Dabei stellte sich heraus, dass die Beeinflussung durch das Potential einer Gaswolke
allein nicht ausreicht, die S-Sterne auf diese Weise zu erklaren. Sie war nur dazu in
der Lage, minimale Bahnverdnderungen des Sterns hervorzurufen. Da in der Rea-
litdt jedoch mehrere Sterne in einem dichten Haufen um das schwarze Loch kreisen,
konnten durch eine Gaswolke hervorgerufene Storungen zu engen Begegnungen von
zwei oder mehr Sternen fiihren, in deren Folge signifikantere Bahnverdnderungen

stattfinden konnten.
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A. Programm 1 (3 Korper)

A.1. Code

Folgender Code ist fiir die Windows-Implementierung. Fiir die Verwendung in z.B.

einer Unix-Umgebung sind daher die Dateipfade anzupassen (anstatt 'D://input.dat’

QOO Uk W -

etwa . /input.dat’).

#include "stdio.h"

#include "stdlib.h"

#include "math.h"

#include

string.h"

const double G=6.674e—11;

const double rho=6.17144e16;

int main ()

{

FILE xdata, *inputStern, *inputWolke , *energies;
int j,k,N=3;

double m[3],x[3],y[3],2z[3],vx[3],vy[3],vz[3];
double i,R;

double Ekintot ,Epottot;

double Ekin [3], Epot [3];

double t, H;

//oeffnen der Dateien
inputStern=fopen("D:\\inputStern3Koerper.dat", "r");
inputWolke=fopen("D:\\inputWolke.dat",6"r");
data=fopen ("D:\\3KoerperData.dat" 6 "u+");

energies=fopen("D:\\3KoerperEnergies .dat" ,"w+");

//Einlesen der Anfangsbedingungen der Koerper aus input.txt

fscanf (inputWolke ,"%1f %1f\n",&t,&H);

fscanf (inputWolke ,"%1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f\n",&m[1l],&x[1],&y[1],&z[1],&vx[1],&vy[l], & vz<+>

[1]);

fscanf (inputStern ,"%1f %1f Y%1f %1f %1f %1f %1f\n",&m[2],&x[2],&y[2],&z[2],&vx[2],&vy[2],& vz

[2])
m[0]=7.956e+36;
x[0]=y[0]=2[0]=0.000e+00;
vx [0]=vy[0]=vz[0]=0.000e+00;

t=t*24%x60%60;
H=H%24%x60%60;

//Iteration
for (i=0;i<=H;it+=t) {
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//Ruecksetzen der totalen kinetischen und potentiellen Energie des Systems auf 0 vor jeder <«

Iteration
Ekintot =0.0;
Epottot =0.0;
for (j=0;3<3;j++) {
//Ruecksetzen der kinetischen und potentiellen Energie jedes Koerpers auf 0
Ekin [j]=0.0;
Epot [j]=0.0;
//Kick 1: Berechnung des Abstandes zwischen Koerper j und k und
//Berechnung der Geschwindigkeiten des Koerpers j nach halbem Zeitschritt
for (k=0;k<3;k++) {
if (k==j) continue;
R o= sqre ((x[3)—x[k]) *(x[3]=x[k])+(y[3]=y[x]) *(y [3]—y [k]) +(z[3]—2[k]) = (z[5] -z [k]) )
if (k==1) {
if (R<rho) {

vx[j] —= G*((R*R*R)/(rho*rho*rho))*m[k]*((x[j]l—x[k]) /(R*RxR))*(0.5%t);
vy[j] —= G*((R*R*R)/(rhoxrhoxrho))*m|[k]*((y[j]l—y[k])/(R*xR*R))*(0.5%t);
vz[j] —= G*((R*R*R) /(rhoxrho*rho))x*m|[k]*((z[j]l—=z[k])/(R*R*R))*(0.5%xt); }
else {
vx[j] —= G*m[k]*((x[j]—x[k]) /(R*R*R))*(0.5xt);
vy [j] —= Gam[k]*((y[j]—y[%]) /(R*R*R)) % (0.5x1t);
vz[j] —= Gxm[k]*((z[j]l—=z[k])/(R*xRxR))*(0.5xt); }
}
else {
vx[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k]) /(R*RxR))*(0.5xt);
vy [j] —= Grm[k]*((y[j]—y[k]) /(RxR*R))*(0.5xt);
vz [j] —= Gxm[k]*((z[j]—2z[k]) /(R*R*R))*(0.5%¢t); }

}
//Drift: Berechnung der Positionen des Koerpers j aus obigen Geschwindigkeiten
//nach ganzem Zeitschritt
x[3] 4= vx[j]=t;
v[3] 4= vyl[il=t;
z[j] += vz [j]=*t;
//Kick 2: Neuberechnung der Abstdnde zwischen Koerper j und k und
//Berechnung der Geschwindigkeiten des Ko&rpers j fuer den uebrigen halben Zeitschritt
//sowie Berechnung der potentiellen Energie des Koerpers j
for (k=0;k<3;k++) {
if (k==j) continue;
R o= sart ((x[§]—x[k]) «(x[3]=x[k]))+(y [1=y [x]) #(y [5] =y [k]) +(z[3]—z[k]) *(z[§] -2 [k]) )
if (k==1) {
if (R<rho) {

vx[j] —= G*((R*R*R)/(rhoxrho*rho))*m|[k]*((x[j]—x[k])/(R*R*xR))*(0.5%t);
vy[j] —= G*((R*R*R)/(rhoxrhoxrho))*m|[k]*((y[jl—y[%k])/(R*R*R))*(0.5%t);
vz[j] —= G*((R*R*R) /(rhosrho*rho))*m[k]*((z[j]l—z[k])/(R*R*R))*(0.5%xt); }
else {
vx[j] —= Gxm[k]|*((x[j]—x[k]) /(R*R*R))*(0.5%t);
vy [3] —= Gam[k]*((y[j]—y[%]) /(R*R*R)) x(0.5xt);
vz [j] —= Gxm[k]*((z[j]—2[k]) /(R*R*R))x(0.5xt); }
}
else {
vx[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k])/(R*R*R))*(0.5%t);
vy [3] == Gxm[k]*((y[i]=y[X]) /(R*R*R))*(0.5%¢t);
vz[j] —= Gxm[k]*((z[j]—=z[k])/(R*R*R))*(0.5%t); }
Epot [j] —= (m[j]*m[k]*G)/R;

//Berechung der kinetischen Energie des Koerpers j und Aufsummieren der Energien fuer das<«>

gesamte System
Ekin [j]=(0.5%m[j]*(vx[j]*vx[jl4+vy[jl=vy[il+vz[jlxvz[]j]));
Ekintot 4= Ekin[j];
Epottot 4= Epot[j];
}
//Ausgabe der Daten in Dateien
printf ("Progress 3-Body-Simulation: %f %%\r",ix100/H);
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}

}

fprintf (data ,"%+-15.6e " ,i);
fprintf (energies , "Y%+-15.6e %+-15.6e J+-15.6e " ,i,Ekintot ,Epottot);
for (j=0;3<N;j++)

{

if (j==N-—1)

{

}

fprintf (data ,"%+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e\n",x[j],y[i]l,z[i]);
fprintf (energies ,"%+-15.6e %+-15.6e\n" ,Ekin[j],Epot[j]);

}

else

{
fprintf (data,"%+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e " ,x[j],y[j]l,z[3]);
fprintf (energies ,"%+-15.6e %+-15.6e " ,Ekin[j],Epot[j]);

}

fclose (energies);

fclose (data);

fclose(inputStern);

fclose (inputWolke);
return EXIT_SUCCESS;

A.2. Format der input-/output-Dateien

inputStern3Koerper.dat:
Zeile 1: Masse m, Ort z,y,z und Geschwindigkeit v,,v,, v, des Sterns zum

Simulationsanfang

input Wolke.dat:
Zeile 1: Schrittweite ¢ und Simulationsdauer H
Zeile 2: Masse m, Ort z,y, 2 und Geschwindigkeit v,,v,,v, der Wolke zum

Simulationsanfang

3KoerperData.dat:
in jeder Zeile: Zeit i, Ort des schwarzen Lochs x

der Wolke x(Wolke) o (Wolke) ", (Wolke) ynd Ort des Sterns x(Stern) q(Stern) 5 (Stern)

zu jedem Zeitschritt

(SMBH) o (SMBH) ,(SMBH) ()t

3KoerperEnergies.dat:

in jeder Zeile: Zeit 4, kin. und pot. Energie des ganzen Systems E,(;Zml), Eg:;mz),

(SMBH) pMBD - qer Wolke E(w ) B0V und des

zu jedem Zeitschritt

des schwarzen Lochs F

E(Stern) E(Stern)

Sterns E,. ", ot
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B. Programm 2 (Phasenscan)

B.1. Code

Folgender Code ist fiir die Windows-Implementierung. Fiir die Verwendung in z.B.
einer Unix-Umgebung sind daher die Dateipfade anzupassen (anstatt 'D://input.dat’
etwa ’./input.dat’).

#define M_PI 3.1415926535897932384626433
#include "stdio.h"

#include "stdlib.h"

#include "math.h"

#include "

string.h"
const double G=6.674e—11;
const double rho=6.17144e16;

int main ()
{
FILE xinput , *star_positions , xstar_positions_after , *xdata;
int o,c=0,d,j=0,k=0,N=3;
double m[3],x[3],y[3],2z[3],vx[3],vy[3],vz[3];
double i,R,phase ,phase0ld ,phaseRun ,p,apocenter ,pericenter;
double Ekintot ,Epottot;
double Ekin[3], Epot [3];
double t,H,a,b,e;

//Oeffnen der Dateien

input=fopen("D:\\inputStern.dat", 6 "r+"); //t und Anfangsbedingungen fuer Stern
star_positions=fopen("D:\\starPositions.dat",6"w+");
data=fopen ("D:\\data.dat" , "w+");

//Einlesen der Anfangsbedingungen der Koerper aus input.txt

fscanf (input ,"%1f\n",&t);

t=t*x24%x60%60;

fscanf (dinput ,"%1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f\n",&m([1],&x[1],&y[1],&z[1],&vx[1],&vy[1],&vz[1]);
//Das SMBH befindet sich am Ursprung !

m[0]=7.956e-+36;

x[0]=y[0]=2[0]=0.000e+00;

vx [0]=vy[0]=vz[0]=0.000e+00;

//Teil 1: 2—Koerper—Problem, um die Bahn des Sterns bei einem Umlauf zu simulieren

apocenter = pericenter = sqrt ((x[1]—x[0])*(x[1]=x[0])+(y[1] =y [0]) *(y([1] =y [0])+(z[1] =2 [0]) *(z¢>
(1]-=z[0]));

R = sqrt ((x[1] =x[0]) *(x[1] =x [0]) +(y[1] =y [0]) *(y[1] =y [0]) +(z[1] =2 [0]) = (z[1] =2 [0]));

;

[1
phaseRun = 0.0
phase0ld = 0.0;

3
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while ((phaseRun < 2xM_PI) && (R < 3.08572e16)) {
for (j=0;j<2;j++) {
for (k=0;k<2;k++) {
if (k==j) continue;

R = sqrt ((x[j]—x[x]) »(x[j]=x[k])+(y [5]=y [k]) =« (v [3] =y [x]) +(z[i]—z[x]) (2 [j]—=2[k]) );

vx[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k]) /(R*R*R))*(0.5%t);
vy [§] —= Grm[k]*((y[j]—y[k]) /(R*R*R)) *(0.5xt);
vz[j] —= Gxm[k]*((z[j]—=z[k])/(R*R%R))*(0.5%xt); }

x[3] += vx[j]*t;

y[3i] += vyl[i]lxt;

z[J] += vz [j]*t;

for (k=0;k<2;k++) {
if (k==j) continue;
R o= sart ((x[3]-x[k]) «(x[3]—x[k]) +(r [31=y [k]) *(y [3]=y [K]) +(z [ 51—z [K]) * (2 [5]—2[k])) ;
vx[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k]) /(R*R*R))*(0.5xt);
vy [3] —= Gxm[k]x((y[j]—y[x]) /(R*R*R))*(0.5%¢t);
z[j] —= Gxm[k]*((z[j]—z[k]) /(R*R*R))*(0.5xt);

}
//Berechnung der Apozentrums— bzw. Perizentrumsdistanz
if (R > apocenter) apocenter = R;
if (R < pericenter) pericenter = R;
}
c++;

//Bestimmung der Phase des Sterns sowie des Laufparameters ”phaseRun”

if (x[1] > 0 && y[1] > 0) phase = atan(y[1]/x[1]);

else if (x[1] < O && y[1] > 0) phase = 0.5%xM_PI4atan(y[1l]/x[1]) + 0.5%xM_PI;

else if (x[1] < 0 && y[1] < 0) phase = atan(y[1l]/x[1]) + M_PI;

else if (x[1] > 0 && y[1] < 0) phase = 0.5%xM_PI4atan(y[1]/x[1]) + 1.5%xM_PI;

if (phase0ld < phase) phaseRun += (phase — phase0ld);

else phaseRun += (phase — phase0ld + 2xM_PI);

phase0ld = phase;

//Variable , um die Phasen der Bahnpositionen zu speichern

p = phaseRun;

//Ausgabe der Daten in die Datei ”./starPositions.dat”

fprintf (star_positions ,"%+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e }+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e <
%+-15.6e\n" ,p,m[1] ,x[1] ,y[1],z[1],vx[1],vy[1],vz[1]);

}

//Berechnung der Bahndaten

e = (apocenter — pericenter) / (apocenter + pericenter);
a = (apocenter + pericenter) / 2;

b = sqrt ((axa) * (1 — exe));

fprintf (data ,"# Star's orbit before: \n# apocenter -~distance: %e ; pericenter distance: %e ; <
half major axis: %e ; half minor axis: %e ; excentricity: %e\n",apocenter ,pericenter ,a,b<>
ve);

fclose(star_positions);

fclose (input);

//Teil 2: 3—Koerper—Problem mit den Bahnpunkten des Sterns aus der 2—Koerper—Simulation als <

Anfangsbedigungen
//fuer jeweils eine Simulation
star_positions=fopen("D:\\starPositions.dat",6 "r+"); //Anfangsbedingungen fuer Stern

star_positions_after=fopen("D:\\starPositionsAfter.dat",6 "u+");

for (o=0j0<c;o++) {
input=fopen("D:\\inputWolke.dat","r+"); //neues t,H sowie Anfangsbedingungen fuer Wolke

fscanf (input ,"%1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f\n",&t,&H,&mn[1],&x[1],&y[1],&z[1],&vx[1], &«

vy (1] & vz [1])

t=t*24%x60%60;

H=H*24%x60%60;

fclose (input);

//Binlesen der im ersten Teil berechneten Bahnpositionen des Sterns

fscanf (star_positions ,"%1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f\n",&p,&m[2],&x[2],&y[2],&z[2], & v+
[2],&vy[2],&vz[2]);
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96 for (i=0;i<=H;it+=t) {

97 n[0]=7.956e+36;

98 x[0]=y[0]=2[0]=0.000e+00;

99 vx[0]=vy[0]=vz[0]=0.000e+00;

100 //Ruecksetzen der totalen kinetischen und potentiellen Energie des Systems auf 0 vor <
jeder Iteration

10]. Ekintot =0.0;

102 Epottot =0.0;

103 for (j=055<3;5++) {

104 //Ruecksetzen der kinetischen und potentiellen Energie jedes Koerpers auf 0

105 Ekin[j]=0.0;

106 Epot [j]=0.0;

107 //Kick 1: Berechnung des Abstandes zwischen Koerper j und k und

108 //Berechnung der Geschwindigkeiten des Koerpers j nach halbem Zeitschritt

109 for (k=0;k<3;k++) {

110 if (k==j) continue;

111 Ro= sqre ((x[3]—x[x]) «(x[3]=x [k +(y [3]=y (D) *(y (3] -y (X)) +(z[3] -2z [k]) x(z[3]-2[x]) )

112 it (k==1) {

113 if (R<rho) {

114 vx[j] —= G*((R*R*R)/(rhoxrhoxrho))*m[k]*((x[j]—x[k])/(R*xR*xR))*(0.5%t);

115 vy[j] —= G#((R*R*R)/(rhoxrhosrho))sm [k]*((y[j]—y[k])/(R*R*R))*(0.5%¢t);

116 vz[j] —= G#((R¥R*R)/(Tho*rhoxrho))*m[k]*((z[j]—z[k])/(R*R*R))*(0.5%¢); }

117 else {

118 vr[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k]) /(R*R*R)) *(0.5%¢);

119 vy [3] —= exm[k]*((y[3]=y[k]) /(RxR*R)) *(0.5%%);

120 vz [j] —= G*m[k]*((z[j]—z[k]) /(R*R*R)) *(0.5%¢); } }

121 else {

122 ve[j] —= Gem[k]*((x[j]—x[k]) /(R¥R*R)) *(0.5%¢);

123 vy [3] == Gxm[k]*((y[5]=y[k]) /(RxR*R)) *(0.5xt)

124 vz [j] —= Gxm[k]*((z[i]—2z[k]) /(R¥R*R))*(0.5%t); }

125 }

126 //Drift: Berechnung der Positionen des Koerpers j aus obigen Geschwindigkeiten

127 //nach ganzem Zeitschritt

128 x[j] += vx[j]*t;

129 v[3] 4= vy lil=t;

130 23] 4= vz lj]xt;

131 //Kick 2: Neuberechnung der Abstaende zwischen Koerper j und k und

132 //Berechnung der Geschwindigkeiten des Koerpers j fuer den uebrigen halben Zeitschritt

133 //sowie Berechnung der potentiellen Energie des Koerpers j

134 for (k=0;k<3;k++) {

135 if (k==j) continue;

136 B = sqre ((x[j]—x[x]) *(x[j]—x[k])+(y[3]—y[k]) *(y [3]—y[k])+(z[j]-z[k]) *(z[3]—=z[x]));

137 if (k==1) {

138 if (R<rho) {

139 vx[j] —= G*((R*R*R)/(rhoxrhoxrho))*m[k]*((x[j]l—x[k])/(R*xR*R))*(0.5%xt);

140 vy[j] —= G#((R*R*R)/(rhosrhosrho))sm [k]*((y[j]—y[k])/(R*R*R))*(0.5%¢t);

141 vz[j] —= G#((R¥R*R)/(Thoxrhoxrho))*m[k]*((z[j]—z[k])/(R*R*R))*(0.5%t); }

142 else {

143 ve[j] —= Gxm[k]*((x[j]—x[k]) /(R*R*R)) *(0.5%¢);

144 vy [3] —= exm[k]«((y[3]=y[k]) /(RxR*R)) *(0.5%%);

145 vz [j] —= G*m[k]*((z[j]—z[k]) /(R*R*R)) *(0.5%¢); } }

146 else {

147 ve[j] —= Gem[k]*((x[j]—x[k]) /(R¥R*R)) *(0.5%¢);

148 vy [3] == Gxm[k]*((y[5]=y[k]) /(R*R*R)) *(0.5xt)

149 vz [j] —= Gsm[k]*((z[j]l—z[k])/(R*xR*R))*(0.5%t); }

150 Epot [j] —= (m[j]*m[k]*G)/R;

151 }

].52 //Berechung der kinetischen Energie des Koerpers j und Aufsummieren der Energien fuer <«

das gesamte System

153 Exin[§]=(0.5xm[5]x(vx[j]xvx[]+vy[§]xvy [3]+valilevz[i]));

154 Ekintot += Ekin[j];

155 Epottot 4= Epot[j];

156 }
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157 printf ("Progress 3-Body-Simulation #%d: %f %%\r",o+1,i%*x100/H);

158 }

159 //Ausgabe der Daten in Dateien

160 fprintf (star_positions_after ,"%+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6+<
e J+-15.6e J+-15.6e Y%+-15.6e\n" ,p,m[2],x[2],y([2],2[2],vx[2],vy[2],vz[2],Ekin[2],Epot«
[21);

161 }

162 fclose(star_positions);

163 fclose(star_positions_after);

164

165 //Teil 3: Unterprogramm zur Berechnung der Bahndaten des Sterns

166 input=fopen("D:\\starPositionsAfter.dat","r");

167

168 fprintf (data ,"# Stars orbit after: Phase apocenter -~distance pericenter -~distance a

b e\n");

169 for (o=0j0<c;o++) {

170 fscanf (input ,"%1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f %1f\n",&p,&m[1],&x[1],&y[1],&z[1],& vz«
[1],& vy [1] ,& vz [1] ,& Ekin[1],& Epot [1]) ;

171 n[0]=7.956¢+36;

172 x[0]=y[0]=2[0]=0.000e+00;

173 vx[0]=vy [0]=vz[0]=0.000e+00;

174

175 apocenter = pericenter = sqrt ((x[1]—x[0])*(x[1]—x[0])+(y[1]—y[0]) *(y[1]—y[0])+(2z[1]—2[0]) *x(+
z[1] ==z [0]));

176 R o= sqre ((x[1]=x[0]) *(x[1]=x[0]) +(y[1] =y [0]) *(y[1] =y [0]) +(z[1] =2 [0]) x(z[1] == [0]) ) ;

177 phaseRun = 0.0;

178 phase0ld = 0.0;

179 d=0;

180 while ((phaseRun < 2xM_PI) && (R < 3.08572e16)) {

181 for (§=0;5<234+) {

182 for (k=0;k<2;k++) {

183 if (k==j) continue;

184 R = sqrt ((x[§]—x[k])*(x[3]—x[k])+(y[3]—y[k]) *(y [§]-y[x]) +(z[3]—=[k]) *(=[j]—=[k]));

185 vi[j] —= Gwm[k]*((x[j]—x[k])/(R*R*R)) *(0.5%t);

186 vy (3] —= Gem[k]*((y[3]—y[k]) /(R*R*R)) *(0.5%%);

187 vz [j] —= Gwm[k]*((z[j]—z[k])/(R*R*R)) *(0.5%t);

188 }

189 x[j] += vx[j]*t;

190 y[i] += vy[il*t;

191 z[j] 4= vz [j]*t;

192 for (k=0;k<2;k++) {

193 if (k==j) continue;

194 R o= sqre ((x[§]-x[k]) = (x[§)=x[k]) +(y (5] =y [k]) = (y (5] =y [k]) +(z (5] -z [x]) x(z[5] -z [x]));

195 vi[j] —= Gem[k]*((x[j]—x[k]) /(R¥R*R)) *(0.5%¢t);

196 vy[3] == Gxm[k]x((y[3]=y[k]) /(RxRxR)) = (0.5%¢)

197 vz[j] —= Gxm[k]*((z[j]—2[k]) /(R*R*R)) %(0.5%t);

198 }

199 }

200 a++;

201 if (R > apocenter) apocenter = R;

202 if (R < pericenter) pericenter = R;

203 if (x[1] > 0 && y[1] > 0) phase = atan(y[1]/x[1]);

204 else if (x[1] < 0 && y[1] > 0) phase = 0.5%«M_PI+atan(y[1]/x[1]) + O0.5%M_PI;

205 else if (x[1] < 0 && y[1l] < 0) phase = atan(y[1l]/x[1]) + M_PI;

206 else if (x[1] > 0 && y[1] < 0) phase = 0.5%xM_PI+4atan(y[1l]/x[1]) + 1.5%xM_PI;

207 if (d==1) phase0ld = phase;

208 if (phase0ld <= phase) phaseRun += (phase — phase0ld);

209 else phaseRun += (phase — phaseOld + 2xM_PI);

2].0 phase0ld = phase;

211 }

212 e = (apocenter — pericenter) / (apocenter + pericenter);

213 a = (apocenter + pericenter) / 2;

214 b = sqrt ((axa) x (1 — exe));



215
216

217
218
219
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printf ("2-Body Simulation %d runs\r",o41);
fprintf (data ,"%+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e %+-15.6e\n" ,p,apocenter ,<>

pericenter ,a,b,e);

}

return O;

}

B.2. Format der input-/output-Dateien

e inputStern.dat:
Zeile 1: Zeitschritt fiir Teil 1 und 3 des Programms ¢
Zeile 2: Masse m, Ort z,y,z und Geschwindigkeit v,,v,,v. des Sterns zum

Simulationsanfang

e inputWolke.dat:
Zeile 1: Schrittweite ¢ und Simulationsdauer H fiir Teil 2 des Programms
Zeile 2: Masse m, Ort z,y, z und Geschwindigkeit v,,v,,v, der Wolke zum

Simulationsanfang

e starPositions.dat:

in jeder Zeile: Phase, Masse des Sterns m®*™  Ort des Sterns x5t qStern  ,Stern

Stern ,,Stern ,,Stern

und Geschwindigkeit des Sterns v;™™, v)*"™", v; auf jedem berechneten

Punkt seiner Bahn vor dem Vorbeiflug der Wolke

e starPositionsFinal.dat:
Stern ZStern

in jeder Zeile: Phase, Masse des Sterns m®*™, Ort des Sterns 25"y ,
Geschwindigkeit des Sterns v5%™, vgtem, v9t ™ und kin. und pot. Energie des
Sterns Epfe™, EX%™ nach dem Vorbeiflug der Wolke

e data.dat:

Zeile 1+42: urspriingliche Bahndaten (Apo- bzw. Perizentrumsdistanz, a, b, e)

dann in jeder Zeile: Phase Apoapsisdistanz Periapsisdistanz a b e
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