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Vi har laget en forenklet simulering av stjernedannelse for en stjerne med samme masse som solen.
Vi starter med en gass med temperatur 20K jevnt fordelt utover i en kule med radius 2.5 x 10'm og
total masse pa en solmasse. Vi deler gass-skyen opp i 500 partikler med like stor masse og simulerer
bevegelsen til disse i tidssteg pa 107° ar. Etter 0.7 ar har skyen kollapset til en radius pa 1.4 solradier
og temperatur 541.000K og er dermed langt fra & begynne fusjonsreaksjoner. Metoden var for a
simulere stjernekollaps er rask da det kun tar noen minutter & simulere 0.7 ar, men tilncermingen
har mange begrensninger. Blant annet har vi laget en for enkel modell for a ta hensyn til trykk og
straling som oppstar nar gassen blir varmere og som betydelig pavirker stjernedannelseprosessen.

I. INTRODUKSJON

Stjerner fodes fra store molekyloere gass-skyer som
trekker seg sammen pa grunn av gravitasjonskrefter. De
ytterste delen av gassen merker gravitasjon fra all gassen
pa innsiden og begynner derfor & falle innover mot sen-
trum. Gass-skyen blir da tettere og varmere. Til slutt vil
temperaturen i sentrum bli stor nok for kjernereaksjoner
og vi har fatt dannet en stjerne.

A kunne lage datasimuleringer av stjernedannelse er
sveert viktig for & forsta bade prosessen som lager stjer-
ner og for a kunne forsta fordelingen av stjerner i uni-
verset. For & simulere stjernedannelseprosessen i detalj
trenger man i prinsippet a folge hvert eneste molekyl i
gassen over en veldig lang tid. Hvert eneste gassmolekyl
pavirkes i fgrste omgang av tyngdekraften fra alle andre
gassmolekyler i gassen, men ogsa fra andre krefter mel-
lom molekylene i gassen. I prinsippet kan man lage en
datasimulering der man man i deler opp hele stjernedan-
nelseprosessen i et stort antall sma tidssteg. I hvert lite
tidssteg beregner man alle kreftene som virker pa hvert
molekyl fra alle andre molekyler og dermed hvordan dette
molekylet beveger seg i lgpet av tidssteget.

Det er alt for mange molekyler i en slik gass-sky til at
dette lar seg gjore med dagens datamaskiner. Vi trenger
derfor a gjore forenklinger. I denne artikkelen vil vi se pa
en mate for a forenkle problemet og studere resultater
og numerisk stabilitet for metoden. Vi trenger a redusere
antall partikler som skal simuleres betydelig. I tillegg til
gravitasjonskreftene mellom partiklene sa bruker vi ogsa
en friksjonskraft mellom partiklene som en tilnsermelse
til de kompliserte kreftene som virker mellom molekyle-
ne i en gass. Ved a fordelen totalmassen til skya pa de
fa partiklene vi velger a simulere sa kan vi fa en god til-
naermelse til den totale gravitasjonskrafta som virker i de
forskjellige delene av skya. Pa denne maten kan vi bereg-
ne akselrasjonen til partiklene i hvert tidssteg og dermed
fa en simulering av kollapsen til skya.
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II. METODE

Vi velger N partikler, der N typisk kan vcere av
stgrrelseorden 50-500. Dette er en enorm reduksjon i an-
tall partikler. Vi trenger a passe pa at disse fa partiklene
skal sette opp gravitasjonsfeltet, men samtidig veere lette
gasspartikler. Vi lgser dette ved a la partiklene ha masse
M = Mot /N, hvor My er totalmassen til gass-skya, nar
gravitasjonsfeltet skal beregnes og M = my, hydrogen-
massen, nar egenskaper til gassen skal diskuteres. Dette
kan vi gjgre siden gravitasjonsakselrasjonen til en partik-
kel er uavhengig av massen til partikkelen:

mM

F=ma=-G 5
r

der m forsvinner fra likningen. Dermed kan vi bruke par-
tiklene vare bade som sma test-gasspartikler og som store
massive partikler nar vi gnsker det.

For a kunne gjgre beregninger med gassen trenger vi
a anta at vi har ideel gass. En ideel gass er en gass der
partiklene ansees som punktpartikler (dvs. de har ingen
utstrekning) og der eneste interaksjon mellom partiklene
er elastiske stgt ved kollisjoner. Dett er en god tilnsermel-
se til veldig mange gasser over store temperaturomrader.
Vi kommer til a trenge a finne temperaturen til gassen
pa gitte tidspunkt i simuleringen. Ved a ta gassperspekti-
vet (la partiklene voere hydrogenatomer) og summe opp
den totale kinetiske energien til partiklene samt bruke at
disse i middel skal veere 3kT (se oppgave A1.5 i [1]) s&
finner vi utgangstemperaturen til gassen:

hvor k er Boltzmannkonstanten og v; er farten til partik-
kel i, som gir

N
mpg 2
7= H 2.
3kN;v’

Vi trenger ogsa a finne radiusen til gass-skya pa for-
skjellige tidspunkter. Merk at noen partikler kan fa stor
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nok hastighet til & slippe ut fra gravitasjonspotensiale
og forsvinne fra gass-skya. Nar vi beregner radiusen til
gass-skya, s& ma vi passe pa a ikke ta disse partiklene
med i beregninga. Sa lenge vi har kollaps, sa regner vi
med at kun et lite mindretall av partiklene kommer til
a forlate skya. Vi beregner derfor gass-skyas radius pa
folgende mate: vi beregner avstanden r til hver partikkel
fra sentrum, sorterer disse, ekskluderer de 20% av par-
tiklene som har stgrst avstand og tar midlet over r for
de resterende 80% av partiklene. Vi kaller denne midlere
radiusen for R.

For & bevege partiklene i simuleringen, s& trenger vi
fgrst a beregne gravitasjonsakselrasjonen for a finne end-
ring i hastighet, og deretter oppdatere hastigheten for &
beregne ny posisjon i hvert tidssteg. En gitt partikkel ¢
har posisjonsvektor 7; = (z;,y;, ;) hvor origo er plassert
midt i gass-skya. Vektoren 7; peker til enhver tid pa po-
sisjonen til partikkel i. Partikkelen har hastighetsvektor
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De eneste kreftene som virker pa partiklene er gravita-
sjonskrefter fra alle andre partikler i gassen samt en for-
enklet friksjonskraft. Siden hele gass-skya er kuleformet,
sa kan vi for en gitt partikkel i dele opp alle de andre
partiklene i (1) de som ligger i kuleskallet pa utsiden av
partikkel ¢ og (2) de som ligger i kula (med sentrum i
origo) pa innsiden av partikkel 7. Vi antar at gass-skya
har jevn tetthet. Siden et kuleskall med jevn tetthet ikke
virker med gravitasjonskrefter pa det som er inne i skallet
(som opplyst i [1]), s& kan vi se bort fra alle partikler pa
utsiden av i. Kula av alle partikler som er pa innsiden av
¢ har en totalmasse M (r;) hvor r; er avstanden til par-
tikkel ¢ fra origo (r; = |i|). Fra Newtons gravitasjonslov
sa blir krafta pa partikkel i da gitt ved

M(ry)m
—G?n (2)

E:

hvor G er gravitasjonskonstanten og m per massen til
partikkelen. Merk minustegnet som gjgr at retningen til
krafta er motsatt av retningen til 7; og er dermed rettet
fra partikkelen og inn mot sentrum av gass-skya, slik som
gravitasjonskrafta bgr virke.

Fra Newtons 2.lov har vi at

- dv;
—
¢ dt

som kombinert med likning 2 gir oss

ds; = —GWﬁdt
der dv; er en liten endring i hastighetsvektoren. Vi kan
godt kalle endringen Aw;. For et gitt lite tidssteg dt (vi
kan godt kalle det At) sa har vi dermed alt vi trenger
til & regne ut hastighetsendringen Av;. Denne vektoren
er altsa den vektoren som hastighetsvektoren o; endres
med i lgpet av tidsintervallet At pa grunn av gravitasjon

fra de andre partiklene. Vi skal bruke et tidsintervall pa
107 &r, men til slutt skal vi diskutere hva som skjer hvis
vi endrer dette.

I tilegg ma vi ta hensyn til det som vi forenklet kaller
friksjon: Nar ladde partikler akselereres sa gir de fra seg
energi i form a straling, og de bremses dermed ned. I
tillegg vil trykk fra gassen pa innsiden samt fra stralingen
som produseres gjgre at partiklene pa vei inn kolliderer
og dermed bremses. Dette er sveert kompliserte prosesser
som vi modelerer ved a legge til en ’friksjonskraft’ som
gir akselrasjon:

Aq_}'ﬁric
At

= —Kp|o|v

hvor |7| er absoluttverdien til hastighetsvektoren til par-
tikkelen og K = 1.3 x 107?m~!. Relativt antall partik-
ler i skallet der partikkelen befinner seg betegnes med
p = Nskann/N. Vi ser at jo hgyere tetthet av partikler
(altsa flere kollisjoner) og jo hgyere hastighet, jo stgrre
nedbremsing. Vi ser ogsa at vektoren alltid vil peke i
motsatt retning av hastighetsvektoren og dermed alltid
gi bremsing. Denne hastighetsendringen ma legges til Av;
over. Situasjonen er illustert i figur 1 der vi ser noen av
partiklene i skya. Gravitasjonskrafta peker mot krysset
som viser sentrum av skya mens friksjonskrafta peker i
motsatt retning av hastighetsvektoren til partikkelen.
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Figur 1. Figuren illustrerer problemet: noen av partiklene i
gass-skya er tegnet inn. Krysset viser sentrum av skya. Pa
et av partiklene er hastighetsvektoren samt gravitasjons- og
friksjonskrefter tegnet inn.

Vi far altsa en ny hastighet for partikkel ¢ som er

T = T + AT (3)

K2

Vi kan videre bruke likning 1 til & beregne ny posisjon
til partikkelen:

dr; = v;dt.

Her er dr; (eller A7;) en liten korreksjonsvektor til posi-
sjonen slik at ny posisjon blir

7Y =T+ AT (4)

Merk at vi har delt gass-skya inn i 100 kuleskall og
behandler alle partikler innen et gitt kuleskall pa samme



mate. Alle partikler innen et gitt kuleskall blir antatt a
bli pavirket av massen til alle partikler i alle kuleskall
pa innsiden, men ikke fra det gitte kuleskallet. I det in-
nerste kuleskallet (som er en kule) antar vi at det ikke
virker gravitasjonskrefter. Nar det etterhvert blir mange
partikler her sa bryter antakelsen var sammen.

Algoritmen som har blitt brukt i denne artikkelen star-
ter med et sett med utgangsposisjoner og hastigheter for
partiklene og utvikler deretter disse posisjonene fremover
i tid under pavirkning av tyngdekraft som beskrevet i
likningne 3 og 4. Dette kalles Eulers metode. Etter hvert
tidssteg sa blir ny temperatur og radius for skya bereg-
net.

Man kunne tenke seg at problemet ogsa kunne lgses
analytisk, men i dette tilfellet matte man sannsynligvis
ogsa gjort antakelser om sfaerisk symmetrisk massefor-
deling. Selv med denne antakelsen er det ikke klart om
problemet ville kunne lgses analytisk. Fordelen med nu-
merisk steg of steg lgsning slik som vi har valgt her er
at man enkelt kan implementere flere fysiske effekter og
dermed gke ngyaktigheten av simuleringen.

III. RESULTATER

Totalmassen til gass-skya er 1 solmasse fordelt pa 500
partikler. Partiklene er fordelt utover i en kule med radius
2.5 x 10 m.. Vi brukte utgangsposisjoner og hastigheter
tatt fra tidligere arbeider [1] og bruker, som forklart i for-
rige avsnitt, kinetisk energi til & finne at temperaturen
til gass-skya er T' = 20K. I figur 2 viser vi et histogram
av hastighetene til partiklene i x, y og z-retning separat.
Vi antar at gassen er ideel noe som betyr at hastighetene
skal fglge Maxwell-Boltzmann-fordelingen. For & kontrol-
lere at dette stemmer, har vi plottet Maxwell-Boltzmann-
fordelingen for T' = 20K pa toppen av histogrammene og
far bekreftet at vi har en ideel gass selv om det er litt
fluktuasjoner rundt kurven pa grunn av at vi har et be-
grenset antall partikler. Vi hadde litt problemer med a fa
plottet riktig i starten helt til vi innsa at histogrammet
matte normaliseres slik at integralet under kurven blir 1
pa samme mate som Maxwell-Boltzmann-fordelingen.

For & gjgre beregningene raskere, sa velger vi a kjgre
simuleringen med kun 50 partikler. Vi kjgrer sa simule-
ringen i 70.000 tidssteg der hvert tidssteg er pa 1076 ar.
I figur 3 viser vi posisjonen til partiklene for 3 forskjellige
tidssteg i lgpet av simuleringen. Vi ser tydelig hvordan
skya trekker seg sammen. I figur 4 ser vi hvordan midle-
re radius og temperatur til skya utvikler seg med tiden
og til slutt stabiliserer seg pa en radius som tilsvarer 1.4
ganger solradien etter ca. 0.35 ar. Temperaturenkurven
fluktuerer kraftig siden vi har veldig fa partikler og der-
med veldig darlig statistikk. For a beregne gasstempe-
raturen pa slutten av simuleringen, sa tar vi midlet over
hele perioden der vi ser at radiusen er stabil, dvs. fra 0.35
ar. Vi finner at slutt-temperaturen er 541.000K som er
for lavt til at fusjonsreaksjoner kan sette igang. Radien
neermer seg altsa solradien mens temperaturen er alt for
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Figur 2. Histogram av hastighetskomponentene i x, y og z-
retning (fra ovenfra og nedover) tatt fra 500 partikler ved
t = 0. Den rgde linjen viser Maxwell-Boltzmannfordelingen
basert pa temperaturen til disse partiklene.

lav. Dette tyder pa at noe er feil i modellen.

I figur 5 sa viser vi histogrammet til hastighetsforde-
lingene til partiklene etter simuleringen samt et plott av
Maxwell-Boltzmann-fordelingen for temperaturen som
partiklene har i siste tidssteg. Vi ser at 50 partikler gir
veldig store fluktuasjoner, sa vi kjgrte koden pa nytt med
500 partikler. Resultatet ser vi i figur 6 som indikerer at
gassen enda oppfgrer seg tilncermet som en ideel gass.

Til slutt kjgrer vi koden pa nytt uten friksjonsledd. Sa
lenge det ikke er noe som bremser partiklene, sa vil vi tro
at de faller innover mot sentrum, men sa kommer ut igjen
med samme hastighet. Det blir som banebevegelser i et



Figur 3. Posisjonen til 50 partikler i 3 forskjellige tidssteg, fra
venstre mot hgyre: ¢ = 0, t = 0.15ar og t = 0.3ar.

121

101

temperatur (10°K)
[+2]
|

2r

oL . . . . L

0.0 0.1 0.2 0.3 04 0.5 0.6 0.7
Tid (yrs)

radius (10'°m)

O [ 1 1 L T I I
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7
Tid (yrs)

Figur 4. Temperatur (gverst) og radius (nederst) til skya som
funksjon av tida

fler-legeme-system. Kanskje vil radien endres litt, men
det er ikke gitt at vi far kollaps til en mye mindre radius.
Dette stemmer godt med det som vi ser i simuleringa.

IV. DISKUSJON

Vi ser at stgrrelsen pa gass-skya og temperaturen har
stabilisert seg uten at vi har fatt dannet en stjerne. En
av arsaken til dette finner vi nar vi innser at radien pa
stjerna ikke er mye mindre enn radien til det innerste
skallet. Som beskrevet over, sa beregner algoritmen var
ikke gravitasjonskrefter for partiklene i det innerste skal-
let. Dermed vil radien aldri kunne krympe mye videre. En
Igsning pa dette er & dele opp skya i enda mindre skall
eller a starte simuleringen pa nytt ved a dele opp det in-
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Figur 5. Histogram av hastighetskomponentene i x, y og z-
retning (fra gverst til nederst) tatt av 50 partikler etter 0.7 ar.
Den rgde linjen viser Maxwell-Boltzmannfordelingen basert
pa temperaturen til disse partiklene.

nerste skallet i en rekke mindre skall. For a teste at dette
virkelig er arsaken til at radiusen ikke krymper videre, sa
kjgrte vi simuleringen pa nytt med 200 skall istedenfor
100. Da kollapset gass-skyen som ventet til halvparten
av det tidligere resultatet.

Vi ser ogsa at gass-skya kollapser og temperaturen i
sentrum gker fra 20K og opp til en halv million grader i
lgpet av kun 0.7 ar. Dette er helt klart urealistisk og en av
hovedarsakene til denne feilen samt andre merkelige re-
sultater er at friksjonsleddet er en kraftig overforenkling.
De faktiske prosessene som bremser partiklene er beskre-
vet over og kan ikke reduseres til et enkelt friksjonsledd.
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Figur 6. Histogram av hastighetskomponentene i x, y og z-
retning (fra gverst til nederst) tatt av 500 partikler etter 0.7
ar. Den rgde linjen viser Maxwell-Boltzmannfordelingen ba-
sert pa temperaturen til disse partiklene.

Hvis vi ser bort fra disse tilncermelsene sa ma vi un-
dersgke andre tilncermelser som vi har gjort: Spesielt
lengden pa tidssteget i Eulermetoden er det viktig a4 un-
dersgke om er lite nok. Er tidssteget for stort sa vil be-
vegelsene voere veldig ungyaktige. Vi kjorer derfor simu-
leringen pa nytt med 1/10 sa store tidssteg, og 10 ganger
sa& mange tidssteg totalt. Resultatene var sveert konsis-
tente, noe som bekrefter at tidssteget vart var lite nok
og ikke arsak til de merkelige resultatene.

50 partikler gir svoert lite statistikk og er en kilde til
feil. Spesielt sa vi over at temperaturen fluktuerer kraftig.
Vi antok at arsaken var det lave antall partikler. Vi kjgrte
na koden pa nytt med 500 partikler. Resultatene var enda
fullt konsistente, men fluktuasjonene i temperatur gikk
som ventet kraftig ned. En video av kollapsen med 500
partikler kan sees i denne linken.

V. KONKLUSJON

Vi har laget en meget forenklet kode for stjernedan-
nelse. Metoden har klare begrensninger da vi ikke tar
hensyn til interaksjon mellom partiklene som trengs for
a inkludere effektene av f.eks. gasstrykk. Vi tar heller
ikke hensyn til stralingen som oppstar, i tillegg til at vi
for a lage koden raskere deler gass-skya opp i et begrenset
antall kuleskall som gjgr at simuleringen bryter sammen
nar mange partikler har fallt inn til det innerste skallet.
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