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Ein Auss
hnitt aus einer Aufnahme der Mil
hstraÿe mit dem Sternbild S
hwan (Cy-gnus) und seinem hellsten Stern, Deneb (α Cyg). Mit ein wenig Fantasie sieht manausgehend vom Zentralstern Sadr na
h links unten (Ri
htung ζ Cyg) und re
hts oben(Ri
htung κ Cyg) die Flügel des S
hwans. Der Kopf (re
hts unten) wird vom SternAlbireo gebildet. Deneb s
hlieÿli
h formt die S
hwanzfedern links oben. (Aus Slawik &Rei
hert 1998.)
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1 EINLEITUNG1 EinleitungMasserei
he Sterne spielen eine wi
htige Rolle in der Energie- und Impulsbilanz vonGalaxien. Sie sind die wesentli
hen Quellen der ionisierenden Strahlung und von Mas-senaus�uss dur
h Sternwinde. Die �nalen Supernovaexplosionen, der natürli
he Todeines masserei
hen Sterns, tragen ents
heidend zur Dynamik des interstellaren Medi-ums bei und regen z.B. über Verdi
htungen dur
h S
ho
kwellen Sternentstehung an.Aus dem über Sternwinde und Supernovaexplosionen ausgestoÿenen Material bildensi
h neue Generationen von Sternen.Damit verbunden ist au
h die groÿe Bedeutung masserei
her Sterne für den kosmi-s
hen Materiekreislauf. S
hwere Elemente werden sowohl in Fusionsprozessen währenddes gesamten Sternenlebens als au
h dur
h Neutroneneinfang beim Tod des Sterns alsSupernova gebildet. Die Sternwinde und die Supernovaexplosion tragen dieses mit Me-tallen (in der Astronomie alle Elemente s
hwerer als Helium) angerei
herte Materialin das interstellare Medium. Neben den masserei
hen Sternen wird dies au
h dur
hSterne auf dem asymptotis
hen Riesenast oder Supernovae Ia verursa
ht.Masserei
he Sterne nehmen somit eine S
hlüsselposition in der 
hemodynamis
hen Ent-wi
klung von Galaxien ein und verdienen damit genauere Untersu
hungen. Diese istaufs engste mit der Entwi
klung der masserei
hen Sterne gekoppelt, die zwar in grobenZügen verstanden sind, ni
ht jedo
h im Detail.Überriesen der Spektraltypen B und A gehören zu den visuell hellsten masserei
henSternen, was sie zu attraktiven Objekten für die Beoba
htung mit bodengebundenenGroÿteleskopen ma
ht. So konnten Bresolin et al. (2001) selbst in der etwa 20 Millio-nen Li
htjahre entfernten Galaxie NGC3621 (Abbildung 1) Spektren einzelner Sternegewinnen. Dies ermögli
ht eine räumli
h sehr präzise Kartierung von Elementhäu�g-keiten und damit die Untersu
hung von galaktis
hen Häu�gkeitsgradienten.Darüber hinaus lassen si
h BA-Überriesen als Standardkerzen zur Entfernungsbestim-mung nutzen. Gegenüber den klassis
hen Indikatoren wie den pulsationsveränderli
henCepheiden weisen sie den Vorteil auf, dass aus der quantitativen Analyse direkt dieMetallhäu�gkeit und die interstellare Rötung abgeleitet werden kann. Die Analyse vonBA-Überriesen erö�net daher die Mögli
hkeit der Reduzierung systematis
her Fehlerz.B. bei der Bestimmung der Hubble-Konstanten.Man hat mit den BA-Überriesen also sehr vielseitige Indikatoren für das Studiumsowohl der stellaren und galaktis
hen Entwi
klung als au
h von kosmologis
hen Fra-gestellungen an der Hand. S
hlüssel zur Nutzung dieses Potentials ist ein umfassendesVerständnis dieses Sterntyps, insbesondere des Prototypen der A-Überriesen Deneb.Im Fokus der modernen Fors
hung auf dem Gebiet der Sternentwi
klungstheorie stehtzum einen der Ein�uss der Rotation und die dadur
h induzierten Mis
hungsprozesseund zum anderen der Massenverlust dur
h Sternwinde. Als weitentwi
kelter Stern eig-net si
h Deneb besonders gut, um die neuesten Entwi
klungsmodelle zu testen. Dur
hRotation induzierte Mis
hprozesse transportieren Material, das im Sterninneren dur
hthermonukleare Prozesse erzeugt wurde, an die Sternober�ä
he, wo es der Beoba
htung1



1 EINLEITUNG

Abbildung 1: Die etwa 20 Millionen Li
htjahre entfernte Galaxie NGC 3621. Selbst aufdiese Entfernung konnten von Bresolin et al. (2001) Spektren einzelner BA-Überriesen(Kreise) mit FORS1 am Very Large Teles
ope gewonnen und analysiert werden. DieRe
hte
ke markieren spektroskopierte H ii-Regionen.zugängli
h wird. Mit Hilfe von Sternatmosphären-Modellen gilt es nun die Häu�gkeitender 
hemis
hen Elemente genau zu bestimmen.Aufgrund seiner Helligkeit (1. Gröÿenklasse, siehe Titelbild) liegt für Deneb Beob-a
htungsmaterial in erstklassiger Qualität vor. Dies gilt ni
ht nur für den optis
henBerei
h, sondern für fast alle Berei
he des elektromagnetis
hen Spektrums vom Radio-bis zum Röntgenberei
h. So haben z.B. die Weltraumobservatorien Einstein (Röntgen),2



1 EINLEITUNGFUSE (FUV), IUE (UV), ISO (Infrarot) und COBE (Mikrowellen) Deneb vermessen,um nur einige zu nennen. Dieser Fülle von Beoba
htungsmaterial steht allerdings einMangel in der quantitativen Interpretation gegenüber.Quantitative Spektralanalysen sind aber aufgrund der Struktur von Deneb anspru
hs-voll. Während z.B. bei �normalen� Sternen wie Vega, die relativ kompakt sind, eineeinfa
he Bes
hreibung der Atmosphäre im lokalen thermodynamis
hen Glei
hgewi
ht(LTE) mögli
h ist, muss man bei sehr ausgedehnten Objekten mit dünnerer Atmosphä-re, wie Deneb, non-LTE-E�ekte und (starke) Sternwinde berü
ksi
htigen. Die Analy-se von BA-Überriesen erfordert daher aufwendigere Bere
hnungen und umfangrei
heAtomdaten und ist dadur
h wesentli
h s
hwieriger.Dies erklärt au
h, warum trotz des umfangrei
hen Beoba
htungsmaterials und der zahl-rei
hen Analysen von Deneb no
h keine präzisen und konsistenten Ergebnisse vorliegen.So verwendeten ältere Spektralanalysen aus heutiger Si
ht überholte und unzurei
hen-de Methoden, da damals atomare Daten ni
ht in ausrei
hender Qualität und Quantitätzur Verfügung standen, numeris
he Verfahren no
h ni
ht ausgereift waren und nur eineungenügende Re
hnerleistung vorhanden war. Aber au
h die neueren Untersu
hungenweisen erhebli
he Mängel auf.So gelang es Takeda (1994) ni
ht, grundlegende Sternparameter wie E�ektivtemperaturund S
hwerebes
hleunigung in selbstkonsistenter Weise zu bestimmen. Es wurde eineungewöhnli
h hohe Temperatur abgeleitet, die kaum mit dem Spektraltyp von Denebvereinbar war. Die Folge waren unerklärbare Trends in den Elementhäu�gkeiten unddie Inkonsistenz, dass vers
hiedene Ionisationsstufen desselben Elements vers
hiede-ne Häu�gkeiten anzeigten. Das Ionisationsglei
hgewi
ht für die untersu
hten Elementewurde also verfehlt. Eine spätere Revision der Atmosphärenparameter und eine Re-analyse dur
h Takeda et al. (1996) konnten etli
he Probleme abmildern. Es verbliebenaber immer no
h beträ
htli
he Inkonsistenzen.Albayrak (2000) stieÿ ebenfalls auf groÿe Probleme mit mehreren Ionisationsglei
hge-wi
hten. Aus Linien von neutralem Magnesium wurde z.B. eine um einen Faktor zweigröÿere Magnesiumhäu�gkeit bestimmt als aus Linien von einfa
h ionisiertem Ma-gnesium. Diese Analyse verlieÿ si
h auf die in diesem Fall unzurei
hende theoretis
heModellierung im LTE (Lokales Thermodynamis
hes Glei
hgewi
ht), wie im Rahmendieser Arbeit gezeigt werden wird.Im Gegensatz zu vorherigen Spektralanalysen, die si
h auss
hlieÿli
h auf optis
he Spek-troskopie stützten, analysierten Aufdenberg et al. (2002) erstmals z.B. die Pfundseriedes Wassersto�s. Vor allem hier stieÿen sie dann auf groÿe Diskrepanzen zwis
hen Theo-rie und Beoba
htung. Sol
he Inkonsistenzen in der Modellierung des Hauptbestandteilsder Sternatmosphären lassen auf fundamentale Probleme der zugrundeliegenden Mo-dellatmosphärenanalyse s
hlieÿen.Das Ziel dieser Arbeit ist daher eine umfassende und selbstkonsistente Analyse allerwi
htigen Sternparameter des A-Überriesen Deneb mit der von Przybilla et al. (2006)bes
hriebenen Methodik. Insbesondere kommen ausgefeilte, sehr umfangrei
he Modell-atome, die auf den neuesten, präzisen Atomdatensätzen aufbauen, zur Bere
hnung von3



1 EINLEITUNGatomaren Ni
htglei
hgewi
htsbesetzungszahlen zum Einsatz.Damit soll der Grundstein für Studien ähnli
her Objekte au
h in anderen Galaxiengelegt werden. Die Abbildung am Anfang dieser Diplomarbeit zeigt einen Auss
hnittder Mil
hstraÿe im Umfeld von Deneb im Sternbild S
hwan (Cygnus).Im Rahmen dieser Diplomarbeit werden zunä
hst einige wi
htige Grundlagen der Phy-sik der Sternatmosphären in Kapitel 2 erläutert. Kapitel 3 bes
häftigt si
h dann mitden beoba
hteten Spektren und deren Aufbereitung sowie der Vorgehensweise zur Be-re
hnung von Modellspektren. Die hier vorgestellten Prozeduren ermögli
hen dann imKapitel 4 die Bestimmung fundamentaler Sternparameter, Elementhäu�gkeiten undanderer Zustandsgröÿen. Kapitel 5 fasst s
hlieÿli
h die wi
htigsten Ergebnisse zusam-men und gibt einen Ausbli
k auf zukünftige Arbeiten.

4



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2 Physikalis
he Grundlagen2.1 Zustandsgröÿen von SternenIn diesem Abs
hnitt sollen kurz die physikalis
hen Zustandsgröÿen der Sterne de�niertund erklärt werden. Neben den fundamentalen Parametern Masse, Radius und Leu
ht-kraft sind dies E�ektivtemperatur, S
hwerebes
hleunigung, Rotation, Magnetfeld und
hemis
he Zusammensetzung. Mit der Leu
htkraft im engen Zusammenhang stehenzahlrei
he Gröÿen, die si
h auf das vom Stern abgestrahlte und vom Beoba
hter aufder Erde gemessene Li
ht beziehen.2.1.1 Zustandsgröÿen zur HelligkeitUnter der spezi�s
hen Intensität Iν des Strahlungsfeldes versteht man die ineinem Frequenzintervall ∆ν im Zeitintervall ∆t ins Raumwinkelelement ∆ω gestrahlteEnergie ∆E wenn man das Flä
henelement ∆A auf der Sternober�ä
he unter demWinkel ϑ betra
htet:
Iν :=

∆E

∆ν∆t∆ω∆A cos(ϑ)
(1)Für spätere Überlegungen ist hier wi
htig, dass die spezi�s
he Intensität ni
ht von derEntfernung des Sterns abhängt. Die totale Intensität I ergibt si
h aus der Integrationüber alle Frequenzen:

I =

∫

Iνdν (2)Den Strahlungs�uss (oder Strahlungsstrom) Fν erhält man aus der mit cos(ϑ)gewi
hteten Integration von Iν über den Raumwinkel:
Fν =

∮

Iν cos(ϑ)dω (3)Den totalen Strahlungs�uss erhält man dur
h Integration über alle Frequenzen
F =

∫

Fνdν (4)Für einen s
hwarzen Strahler der Temperatur T gilt na
h dem Stefan-Boltzmann-Gesetz
F = σT 4. (5)mit der Stefan-Boltzmann-Konstanten σ. Diese Beziehung kann man verwenden, um füreinen ni
ht-s
hwarzen Strahler wie einen Stern die sogenannte E�ektivtemperatur

Teff als diejenige Temperatur zu de�nieren, die ein s
hwarzer Strahler besitzt, der denglei
hen Fluss F abstrahlt wie der Stern. Die so über den gemessenen Fluss F na
h
F = σT 4

eff (6)5



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von Sternenerhaltene E�ektivtemperatur stellt eine wesentli
he astrophysikalis
he Gröÿe des Sternsdar. Bei der Analyse eines Stern ist die E�ektivtemperatur ein zentraler Eingabepara-meter für die Bere
hnung der Modellatmosphäre. An dieser Stelle sei au
h glei
h dieS
hwerebes
hleunigung an der Sternober�ä
he g erwähnt. Meist wird log(g) verwendet,wobei g in 
gs-Einheiten anzugeben ist. Bei BA-Überriesen variieren Teff bzw. log(g)maximal von 25 000K bis 8 000K bzw. von 0,80 bis 3,00.Den Fluss am Ort des Beoba
hters fν erhält man aus
fν =

∫

Iν cos(ϑ)dω (7)wobei hier allerdings über das dω, das der Stern für den Beoba
hter einnimmt, integriertwerden muss. Es gilt:
fν = Fν

R2

d2
(8)wobei R den Radius des Sterns und d den Abstand zwis
hen Beoba
hter und Sternbezei
hnet. Die Leu
htkraft eines Sterns ist die gesamte pro Sekunde abgestrahlteEnergie:

L = 4πR2 · F = 4πR2 · σT 4
eff (9)Die s
heinbare Helligkeit, also die Helligkeit mit der ein Stern uns ers
heint, istabhängig vom Abstand des Sterns zu uns, also keine Zustandsgröÿe. Zum ersten Malteilte Hippar
h die Sterne na
h ihrer s
heinbaren Helligkeit in Gröÿenklassen von 1 (amhellsten) bis 6 (am s
hwä
hsten) ein. Berü
ksi
htigt man die logarithmis
he Emp�nd-li
hkeitsfunktion des mens
hli
hen Auges, so ist es sinnvoll mit Hilfe der aufgenom-menen Li
htmenge s die s
heinbare Helligkeit oder Magnitude m (bzw. Di�erenzendavon) folgendermaÿen zu de�nieren:

m1 − m2 = −2, 5 · log
s1

s2

(10)Die s
heinbare Helligkeit hängt natürli
h von der Frequenz des betra
hteten Li
htesab. Man verwendet dabei vers
hiedene Filter wie z.B. U (ultraviolett), B (blau) und V(visuell) im sogenannten Johnson-System. Die bolometris
he Helligkeit ist die Ma-gnitude des über alle Frequenzen emittierten Li
htes. Die Abwei
hung zwis
hen dieserMagnitude von der Magnitude im Visuellen wird als bolometris
he Korrektion
B.C. = mvis − mbol (11)bezei
hnet. Mit dem Zusammenhang von Helligkeit und Strahlungs�uss,
s =

∫ ∞

0

fλE(λ)dλ (12)(E(λ) ist die Emp�ndli
hkeitsfunktion und berü
ksi
htigt die Dur
hlässigkeit von Erdat-mosphäre und Apparatur sowie die Emp�ndli
hkeit des Empfängers), lässt si
h die6



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von Sternens
heinbare Helligkeit bere
hnen zu
m = −2.5 · log

(

R2

d2

∫ ∞

0

FλE(λ)dλ

) (13)Aus diesen s
heinbaren Helligkeiten na
h den entspre
henden Filtern werden die sogenannten Farben oder Farbindizes gebildet:
(U − B) = mU − mB (14)
(B − V ) = mB − mVDie Eigenfarbe von Sternen (B − V )0 ist ein Maÿ für den Kontinuumsverlauf, der inerster Näherung na
h dem Plan
ks
hen Strahlungsgesetz von der Temperatur desSterns abhängt. Eigenfarben werden von der interstellaren Extinktion, der Streuungdes Li
hts an Materie im interstellaren Raum, beein�usst. Höhere Frequenzen werdendabei stärker gestreut als niedrigere, was zu einem Farbexzess, der Di�erenz zwis
hengemessener Farbe und Eigenfarbe, führt:

E(B − V ) = (B − V ) − (B − V )0 (15)Au
h die Erdatmosphäre zeigt derartige Ein�üsse, was zum Blau des Himmels bei-trägt. Als absolute Helligkeit M (mit zugehöriger Leu
htkraft L) bezei
hnet mandie Helligkeit, die der Stern hätte, wenn er in eine Entfernung von 10 p
 gerü
kt würde.Hiermit lässt si
h das Entfernungsmodul einführen:
m − M = −2.5 log

(

l

L

)

= 5 · log d − 5 (16)Zwis
hen Mbol und der Leu
htkraft L besteht die Beziehung
Mbol = −2.5 log

(

L

L⊙

)

+ 4.74 (17)wobei 4.74 die bolometris
he Helligkeit der Sonne (Mbol,⊙) ist. Das interstellare Mediumführt zu einer Abwei
hung von m vom erwarteten Wert: die interstellare Extinktion
A:

m = m0 + A (18)die au
h eine Korrektur des Entfernungsmoduls nötig ma
ht:
m − M = 5 log d − 5 + A (19)Für den si
htbaren Berei
h gilt

A = AV = 3.14 · E(B − V ) (20)Entfernungsmessungen von Sternen stellen in der Astronomie häu�g ein groÿes Pro-blem dar. Direkte Entfernungsmessungen sind nur mögli
h über die Bestimmung der7



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von Sternentrigonometris
hen Parallaxe, die dur
h die Bahnbewegung der Erde entsteht. Diese Me-thode ist mit den heutigen Genauigkeiten, wie z.B. mit dem HIPPARCOS-Satellitenerrei
ht, aber auf Entfernungen von bis zu etwa hundert Parse
 begrenzt. Indirekt kannman zwar au
h über Glei
hung 19 die Distanz bestimmen. Damit wird das Problemdann in die ebenfalls problematis
he Aufgabe umgewandelt, die absolute Helligkeit ei-nes Sterns zu bestimmen.Für BA-Überriesen gibt es eine von Kudritzki et al. (2003) eingeführte statistis
heMethode, die absolute bolometris
he Helligkeit aus S
hwerebes
hleunigung und E�ek-tivtemperatur zu ermitteln. Diese sogenannte �ux-weighted gravity-luminosity relati-onship oder kurz FGLR,
−Mbol = a · log

(

g

T 4
eff

)

+ b, (21)ist strenggenommen nur für ein Ensemble von Objekten gültig, sodass bei der Anwen-dung dieser Beziehung auf Einzelsterne Abwei
hungen von bis zu 0.3 Magnituden zuerwarten sind. Zudem muss betont werden, dass die FGLR nur für Objekte kalibriertist, die si
h zu Roten Überriesen entwi
keln. Hierfür ist a = −3.71 und b = 13.49. Teffist in Einheiten von 104 K anzugeben.Bei Kenntnis von S
hwerebes
hleunigung g und Sternradius R erhält man eine Infor-mation über den fundamentalen Parameter M (Sternmasse). Die sogenannte spektro-skopis
he Masse ist über
M spec =

g

2.736 · 104
·
(

R

R⊙

)2

· M⊙ (22)zu bere
hnen.2.1.2 Spektralklassi�kation und Hertzsprung-Russell-DiagrammAls Spektralklassi�kation soll hier die Harvard-Spektralklassi�kation bes
hriebenwerden. Diese stellt eine eindimensionale Sequenz dar:O B A F G K M,die Spektren anhand 
harakteristis
her Spektrallinien ordnet. Es hat si
h gezeigt, dassdieses S
hema physikalis
h als Temperatursequenz zu interpretieren ist. Geht man inder Bu
hstabensequenz von links na
h re
hts, so kommt man zu niedrigeren Tem-peraturen. Als Verfeinerung der Spektralklassen O, B, A usw. gibt man na
h demBu
hstaben no
h eine Zahl von 0 bis 9 an, also z.B. A2. Ein A0-Stern ist dann bei-spielsweise heiÿer als ein A2-Stern usw.Die Harvard-Klassi�kation berü
ksi
htigt nur die E�ekte der Temperatur auf das Spek-trum. Man klassi�ziert Sterne daher zusätzli
h na
h ihrer Leu
htkraft, z.B. na
h derYerkes-Spektralklassi�kation. Dieses zweidimensionale S
hema basiert auf einergenauen Untersu
hung der Linienform und unters
heidet se
hs Leu
hkraftklassen:8



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von SternenIa leu
htkräftigere ÜberriesenIb leu
hts
hwä
here ÜberriesenII helle RiesenIII RiesenIV UnterriesenV Hauptreihensterne (Zwerge)Die Unters
hiede in der Leu
htkraft bei glei
her E�ektivtemperatur basieren auf un-ters
hiedli
hen Sternradien. Die Atmosphären hellerer Sterne der glei
hen E�ektivtem-peratur haben dann kleinere Di
hten, was Auswirkungen auf Ionisation und Linienver-breiterung hat (siehe Abs
hnitt 2.2).Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) ist das wi
htigste Zustandsdiagramm derStellarphysik. In ihm wird die absolute Helligkeit der Sterne (z.B. im Visuellen) MV(Ordinate) in Beziehung zu ihrem Spektraltyp (Abszisse) gesetzt (siehe Abbildung 2).Völlig äquivalent kann man au
h Leu
htkraft L und Temperatur zueinander in Be-ziehung setzen. Man spri
ht von einem physikalis
hen Hertzsprung-Russell-Diagrammwie in Abbildung 3.Sterne der Leu
htkraftklasse V de�nieren die Hauptreihe, entlang derer die meistenSterne zu �nden sind. Ein Stern auf der Hauptreihe brennt Wassersto� im Kern zu He-lium, was den gröÿten Teils eines Sternenlebens ausma
ht. Anhand des Hertzsprung-Russell-Diagramms lassen si
h die Entwi
klungsphasen eines Sternes gut illustrieren.Genaueres wird in 2.5 erläutert.Man
hmal genügt es, si
h nur auf bestimmte Farben und ihre Helligkeiten zu konzen-trieren, was mit Hilfe der Photometrie relativ einfa
h und au
h präzise genug bewältigtwerden kann. Auf diese Weise sind au
h no
h sehr leu
hts
hwa
he Sterne 
harakte-risierbar. Insbesondere für Sterne in derselben Entfernung vom Beoba
hter (z.B. inKugelsternhaufen) ist bei Bes
hränkung auf diesen Haufen das Hertzsprung-Russell-Diagramm äquivalent zu diesem Farben-Helligkeitsdiagramm (FHD), in dem MVni
ht gegen den Spektraltyp sondern gegen die Farbe (wie z.B. (B − V )) aufgetragenist.Im physikalis
hen HRD in Abbildung 3 ist au
h zusätzli
h die e�ektive Temperaturund die Leu
htkraft - passend zu den entspre
henden Gröÿen im normalen HRD -aufgetragen.Zwis
hen der E�ektivtemperatur Teff , der Leu
htkraft und dem Sternradius bestehtfolgende Beziehung:
log

(

L

L⊙

)

= 2 log

(

R

R⊙

)

+ 4 log

(

Teff

T·

) (23)Da MV proportional zu log L / L⊙ ist, sind die Kurven für einen bestimmten Radius im
MV -log(Teff)-Diagramm diagonale Geraden, die von links oben na
h re
hts unten ori-entiert sind. Die Radien nehmen dabei von links unten na
h re
hts oben zu. Neben derE�ektivtemperatur benutzt man au
h die Strahlungstemperatur Trad(ν), die bzgl. einerwohlde�nierten Frequenz die Temperatur desjenigen s
hwarzen Strahlers ist, der die9



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von Sternen

Abbildung 2: Hertzsprung-Russell-Diagramm mit Angabe der Leu
htkraftklasse. Er-klärungen im Text; aus Karttunen et al. (1987), S. 225glei
he spezi�s
he Intensität bei dieser Frequenz aufweist. Unter der groben Annahme,dass die tatsä
hli
he Temperatur im Stern glei
h der Strahlungstemperatur ist (lokalesthermis
hes Glei
hgewi
ht (LTE)) lässt si
h die Abstrahlung lei
hter bes
hreiben.

10



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.1 Zustandsgröÿen von Sternen

Abbildung 3: Hertzsprung-Russell-Diagramm mit den physikalis
hen Gröÿen E�ektiv-temperatur und Leu
htkraft; aus Karttunen et al. (1987), S. 226.
11



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie2.2.1 Absorption von StrahlungEin klassis
hes Modell zur Bes
hreibung der Absorption von Strahlung dur
h Materiewurde von H. A. Lorentz gegeben. Die Materie wird hier als gedämpfter harmonis
herOszillator mit Eigenfrequenz ω0 und Dämpfung γ behandelt. Die Eigenfrequenz ent-spri
ht der Übergangsfrequenz zwis
hen den Niveaus, auf die Dämpfung wird späterin Abs
hnitt 2.2.5 eingegangen. Das Strahlungsfeld wird als periodis
he Anregung mitFrequenz ω behandelt. Die Lösung der resultierenden Bewegungsglei
hung liefert fürdie Auslenkung des Oszillators:
x(t) =

eE0

m
· ω2

0 − ω2 − iωγ

(ω2
0 − ω2)2 − γ2ω2

· eiωt (24)Hieraus lässt si
h mit Hilfe der Elektrodynamik die abgestrahlte und gemittelte Lei-stung bere
hnen:
P =

2e2

3c3
· [ẍ]2 ∝ ϕ(ν) (25)

ϕ(ν) ist die so genannte Pro�lfunktion, die bes
hreibt, bei wel
her Frequenz wel
heLeistung emittiert oder au
h absorbiert wird. Die Pro�lfunktion ist die Fouriertrans-formierte der Lösung (abfallender Sinus) in den Frequenzraum.
ϕ(ν) =

ν4

(ν2
o − ν2)2 + γ2ν2/(2π)2

· C (26)mit Proportionalitätsfaktor C. In der Näherung für ν ≈ ν0 vereinfa
ht si
h die Pro�l-funktion zum Lorentzpro�l
ϕ(ν) =

γ
4π2

(ν0 − ν)2 +
(

γ
4π

)2 (27)und C wird glei
h γ/ν2
0π

2. In der quantenme
hanis
hen Re
hnung bekommt man fastdie glei
hen Ergebnisse wie in der klassis
hen Re
hnung. Einziger Unters
hied ist, dassder Absorptionskoe�zient κ(ν) no
h einen für jeden Übergang vers
hiedenen Kor-rekturfaktor enthält, die so genannte Oszillatorenstärke flu; l (low) bezei
hnet dasuntere, u (up) das obere Niveau des Übergangs.
κ(ν) = nl ·

πe2

mc
· flu · ϕ(ν) (28)Hier ist nl die Besetzungsdi
hte im unteren Zustand und flu liegt zwis
hen 0 und 1.Beispielsweise haben die Balmerlinien Oszillatorenstärken von 0.64, 0.12 und 0.04 (von

Hα zu Hγ). Häu�g sind alle Balmerlinien sehr stark, obwohl die Oszillatorenstärkenbesonders bei Hγ sehr gering sind. Dies wird vor allem dur
h die Häu�gkeit des Was-sersto�s hervorgerufen. 12



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie2.2.2 Anregung und Ionisation im (Lokalen) Thermodynamis
hen Glei
h-gewi
ht ((L)TE)Ein thermodynamis
her Zustand im Glei
hgewi
ht ist dur
h drei Glei
hungen 
harak-terisiert: Maxwell-Ges
hwindigkeitsverteilung, Boltzmannformel und Sahaglei
hung.Die Maxwell-Ges
hwindigkeitsverteilung bes
hreibt die Wahrs
heinli
hkeit, Teil
hender Masse m bei einer Temperatur T im Ges
hwindigkeitsintervall [vi, vi + dvi] (mit
i = x, y, z) zu �nden:

P (~v)dvxdvydvz =

(

m

2πkBT

)
3

2

· exp

(

− m

2kBT
(v2

rmx + v2
rmy + v2

rmz)

)

dvxdvydvz (29)wobei kB die Boltzmann-Konstante ist.Innerhalb einer Ionisationsstufe werden die Besetzungsverhältnisse (nu/nl) zweierbeliebiger, diskreter Energieniveaus mit einer Energiedi�erenz ∆E im thermodynami-s
he Glei
hgewi
ht dur
h die Boltzmannformel bes
hrieben:
nu

nl
=

gu

gl
· e(

−∆E
kT ) (30)Hier sind die g`s die statistis
hen Gewi
hte der Energieniveaus, also die Zahl der zurVerfügung stehenden Mögli
hkeiten zur Verteilung der Elektronen auf die Niveaus.Die Indizes bezei
hnen die Energieniveaus im Atom, z.B. l für einen unteren und ufür einen oberen Zustand. Diese Zahl wird dur
h vers
hiedene quantenme
hanis
heRegeln bestimmt. Dass es nur eine endli
he Zahl an Mögli
hkeiten gibt, ist eine Folgedes Pauli-Prinzips, na
h dem ein quantenme
hanis
her Zustand immer nur von einemElektron eingenommen werden kann. Für die Teil
henzahldi
hte nu bezogen auf dieGesamtzahl aller Teil
hen N gilt

nu

N
=

gu e
− ∆E

kBT

Uu(T )
(31)wobei

Uu(T ) =
∑

i

gi e
− ∆E

kBT (32)die Zustandssumme über alle mögli
hen Niveaus ist. Theoretis
h gibt es in einemAtom unendli
h viele Niveaus, sodass die Zustandssumme divergieren würde. Prak-tis
h führen We
hselwirkungen mit Na
hbaratomen aber zu einer endli
hen Zahl vonNiveaus, da sehr hohe Niveaus hier ni
ht existieren können. Es ist erneut zu betonen,dass die Boltzmannformel nur die Besetzungszahlen innerhalb einer Ionisationsstufebes
hreibt.Die Bes
hreibung der Ionisation ist komplizierter, da das Elektron im Kontinuumbeliebige Impulse annehmen kann und daher in der klassis
hen Betra
htungsweise un-endli
h viele Zustände mögli
h wären. Das statistis
he Gewi
ht des freien Elektrons13



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materiewäre also unendli
h. Die Heisenbergs
he Uns
härferelation und das Pauli-Prinzip ausder Quantenme
hanik verlangen nun aber, dass in einem Phasenraumvolumen, das auf
h3 (h=Plan
ks
he Konstante) gequantelt ist, maximal zwei Elektronen passen. Mitdieser Eins
hränkung setzt man zur Lösung des Problems die Energie E des Elektronsmit Impuls p und Masse me

E = EIon +
p2

2me
, (33)wobei EIon die Ionisierungsenergie des betra
hteten Ionisationszustandes ist. Für dasstatistis
he Gewi
ht von Atomrumpf und freigesetztem Elektron s
hreibt man

g = gj · Ge(p) , (34)mit dem statistis
hen Gewi
ht gj des Atomrumpfes. Da nur das thermis
he Mittelinteressiert, kann man über alle Impulse integrieren. (Während die Indizes u und latomare Niveaus bezei
hnen soll der neue Index j die Ionisationsstufe kennzei
hnen.)Dies liefert s
hlieÿli
h die Saha-Glei
hung, die die Besetzungszahlverhältnisse beiElektronendi
hte ne bes
hreibt:
Nj+1

Nj

=
1

ne

2

(

2πmekT

h2

)3/2
Uj+1

Uj

· e
“

−
Ej,Ion

kT

” (35)mit der Gesamtzahl Nj von Atomen mit Ionisationsgrad j und der Ionisierungsenergie
Ej,Ion zwis
hen den beiden beliebigen Ionisationsstufen. Hervorzuheben sind die Pro-portionalität zu 1/ne und zu T 3/2 sowie ein Boltzmannfaktor.Mit der Gesamtzahl N aller Atome in allen Ionisationsstufen de�niert man den Ioni-sationsgrad

x :=
ne

N
(36)Unter Verwendung der zusätzli
hen Bedingungen Teil
henzahlerhaltung und Ladungs-erhaltung lässt si
h ein Polynom in x aufstellen. Dessen Nullstellen hängen von derTemperatur ab und stellen den gesu
hten Ionisationsgrad dar. Zum qualitativen Ver-ständnis werden im folgenden Anregung und Ionisation für die zwei einfa
hsten Atome- Wassersto� und Helium - diskutiert. Zur Vereinfa
hung werden nur die Grundzu-stände der Atome berü
ksi
htigt, wodur
h si
h die Zustandssummen in Glei
hung 35auf den ersten Term reduzieren. Da bei Wassersto� und Helium die ersten angeregtenNiveaus s
hon relativ nahe am Kontinuum liegen, ist die Näherung in diesen Fällengut.Für Wassersto� bzw. Helium erhält man Polynome zweiten bzw. dritten Grades, dienumeris
h gelöst werden müssen. Dies kann z.B. mit Hilfe eines Computer-Algebra-Programms wie MAPLE erfolgen, mit dem au
h die beiden folgenden Ionisationsgradeals Funktion der Temperatur dargestellt sind. (Es sind natürli
h nur die Lösungen mit

x > 0 physikalis
h relevant). Die Bere
hnungen und die Graphen in Abbildung 4 sinddas Ergebnis meiner eigenen Re
hnungen mit MAPLE. Die Diskussion von Abbildung 414



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie(links) für Wassersto� ist re
ht analog zur Diskussion für Helium (re
hts), weshalb aufLetztere verwiesen sei.

Abbildung 4: Links: Ionisationsgrad von Wassersto� für drei vers
hiedene Atomdi
hten
N . Re
hts: Ionisationsgrad von Helium für zwei vers
hiedene Atomdi
hten N . DieDi
hte von 1014 
m−3 entspri
ht gröÿenordnungsmäÿig der Di
hte in Sternatmosphärenvon Hauptreihensternen.Bei den Berei
hen geringer Steigung in Abbildung 4 (re
hts) sind die vers
hiedenenIonisationsstufen des Heliums lokalisiert. Der Berei
h in der Mitte entspri
ht der Si-tuation, dass dur
hs
hnittli
h alles Helium nun einfa
h ionisiert ist. An dieser Stelleist eine Erläuterung der astronomis
hen Nomenklatur sinnvoll. He i steht für neutralesHelium, He ii für einfa
h ionisiertes Helium usw. Für andere Elemente ist die Notationanalog.Die Gesetze für Anregung und Ionisation können nun zur Diskussion der Linienstärkenals Funktion der Temperatur herangezogen werden. Damit kann man die Spektral-klassi�kation, die ja auf dem Verglei
h von Linienstärken vers
hiedener Atomsortenbasiert, auf die E�ektivtemperatur zurü
kführen. Abbildung 5 verans
hauli
ht diesenZusammenhang.Die glo
kenförmigen Kurven in Abbildung 5 kommen dadur
h zustande, dass re
htsneben dem Maximum (niedrigere Temperatur) immer weniger Elektronen die Anre-gungsenergie zur Besetzung des unteren Zustands aufweisen. In diesem Fall �nden si
hTeil
hen mit den notwendigen Energien im S
hwanz der Maxwell-Verteilung. Dur
hErhöhen der Temperatur gibt es zunä
hst mehr Elektronen mit der nötigen Energie,sodass diese Anregung häu�ger erfolgt. Bei zu hoher Temperatur (links vomMaximum)sinkt die Kurve aber au
h wieder, da hier zunehmend Ionisation statt�ndet. Dann kanndie vom Atom bekannte Absorption bzw. Emission ni
ht mehr erfolgen.Verglei
ht man die Kurve in Abbildung 4 (re
hts) für N = 1014 
m−3 mit Abbildung 5(dort glei
hes N), so fällt auf, dass das Maximum für die Absorption dur
h He i unddie Ionisation bei derselben Temperatur von etwa 25 000 K liegen. Dies verwundert zu-nä
hst, da man erwarten könnte, dass in diesem Fall kaum no
h He i zum Absorbieren15
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hselwirkung von Strahlung mit Materie

Abbildung 5: Die Stärke vers
hiedener Linien als Funktion der E�ektivtemperatur.Gegen die E�ektivtemperatur ist hier die sogenannte Äquivalentbreite, also die Flä
heim Spektrum die eine Linie aus dem normierten Kontinuum �auss
hneidet�. Die Äqui-valentbreite ist also ein Maÿ für die Stärke einer Spektrallinie. Die Kurven werden imText erklärt. Jede Kurve steht für eine bestimmte Atomsorte.vorhanden ist. Hier ist zu bea
hten, dass die beoba
hteten Linien von He i von ho
h-angeregten Niveaus ausgehen, deren Energie nahe der Ionisationsenergie liegt (sieheAbbildung 6). Dur
h die Nähe der angeregten Niveaus und der Ionisationskante habendie He i-Linien ihre maximale Stärke etwa bei derjenigen Temperatur, bei der manau
h der Ionisation von Helium erstmals nahekommt. Bei niedrig angeregten Niveausbzw. für Resonanzlinien sieht das Verhalten anders aus.Bei no
h höherer Temperatur sind aber wieder weniger angeregte HeI-Atome vorhan-den. Es kommt nun deutli
her zur Ionisation zu He ii und zu dessen Anregung. Wieman in Abbildung 5 sieht steigt in Übereinstimmung mit unseren Überlegungen dieAbsorption dur
h He ii.Die obige Begründung für die Reihenfolge der Absorptionskurven lässt si
h au
h aufElemente s
hwerer als Helium, die in der Astronomie alle als Metalle bezei
hnet wer-den, übertragen. Allerdings sind deren Terms
hemata sehr kompliziert und haben imGegensatz zu Wassersto� und Helium in vielen Fällen keine groÿe Lü
ke zwis
hen demGrundzustand und dem ersten angeregten Zustand für ein Elektron. Deshalb ist keinesonderli
h hohe Anregung nötig, um eine Absorption von diesem angeregten Zustandzu ermögli
hen.Die bisherigen Überlegungen beziehen si
h auf den Fall des thermodynamis
henGlei
hgewi
hts (TE), wel
her eine ideale Plan
k-Kurve als spezi�s
he Intensität(hier ein idealer S
hwarzer Körper) sowie eine Maxwell-Ges
hwindigkeitsverteilung derTeil
hen impliziert. Die Bedingung des TE ist aber an eine über die gesamte Sternat-16



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie

Abbildung 6: Terms
hema von Helium. Einige erlaubte Übergänge sind eingezei
hnet.Der erste angeregte Zustand ist etwa 20 eV vom Grundzustand aber nur etwa 4 eV vonder Ionisationskante entfernt. (aus Haken & Wolf 1990)mosphäre konstante Temperatur und ein abges
hlossenes System gekoppelt. Da einStern Energie abstrahlt, ist diese Annahme o�ensi
htli
h unzutre�end. Man reduziertdaher die Vorstellung des TE zu einem Lokalen Thermodynamis
he Glei
hge-wi
ht (LTE). Hierbei wird der Stern in kleine Volumenelemente dV eingeteilt, wel
henun für si
h jeweils im TE sind. D.h. alle Formeln und Ausführungen von eben geltennun nur no
h lokal. Die spezi�s
he Intensität ist nun ni
ht mehr über eine reine Plan
k-funktion darstellbar. Sie ergibt si
h vielmehr als Überlagerung vieler Plan
kfunktionenaus einzelnen Volumenelementen mit unters
hiedli
hen Temperaturen. Abbildung 7(links) verans
hauli
ht die Isolation der einzelnen Volumenelemente und die Tempera-turs
hi
htung der Sternatmosphäre.Au
h die LTE-Näherung ist wieder nur für bestimmte Verhältnisse gültig. Die Rateder Elektronenstöÿe, die das Glei
hgewi
ht einstellen, muss groÿ sein gegen die Ra-17
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hselwirkung von Strahlung mit Materie
Abbildung 7: Links: die s
hematis
he Darstellung einer LTE-Atmosphäre. Re
hts:NLTE-Atmosphäre. Im LTE (links) geht man von kleinen isolierten Volumenelemen-ten (blaue Käst
hen) aus, die jeweils im thermodynamis
hen Glei
hgewi
ht sind. Beiniedrigen Di
hten und/oder hohen Temperaturen dominieren Strahlungsprozesse. Pho-tonen sind nun in der Lage die Isolation aufzuheben und Volumenelemente mit ver-s
hiedenen Temperaturen zu koppeln. Dies bewirkt eine Störung des Glei
hgewi
hts injedem Element und erfordert eine NLTE-Betra
htung. Die Bilder zeigen auÿerdem dieTemperaturs
hi
htung von auÿen (kühler) na
h innen (heiÿer).te der Photonenabsorption, da Photonen gröÿere Stre
ken in der Sternatmosphäre�überbrü
ken� können. Die Zahl der Elektronenstöÿe pro Volumen und Zeit ist starkdi
hteabhängig (∝ n2

e), die Zahl der Photonen nimmt mit wa
hsender Temperatur zu.Daher wird für hohe Temperaturen und niedrige Teil
hendi
hten nun die Näherung desLTE zunehmend ungültig. Diese Bedingungen herrs
hen aber nun gerade in den äuÿe-ren Atmosphären von BA-Überriesen wie Deneb. Für zahlrei
he Spektrallinien mussdaher die Annahme eines LTE fallengelassen werden, um Fehler und Inkonsistenzen zuminimieren.2.2.3 Anregung und Ionisation im NLTEIm NLTE (non-LTE) wird die Annahme eines thermodynamis
hen Glei
hgewi
hts fürisolierte Volumenelemente fallengelassen. Man betra
htet nun au
h eine Interaktion derVolumenelemente über Strahlungsprozesse wie in Abbildung 7 (re
hts). Da Boltzmann-und Saha-Glei
hung ni
ht mehr gelten, fordert man stattdessen nur no
h Stationa-rität, d.h. dass die Besetzungsdi
hten ni eines jeden Niveaus i zeitunabhängig sind(statistis
hes Glei
hgewi
ht):
dni

dt
= 0 (37)Man de�niert nunRatenkoe�zientenQij, wel
he die Anzahl der Übergänge zwis
henden Niveaus i und j pro Zeiteinheit und pro Atom im Ausgangszustand i angeben. Dasstatistis
he Glei
hgewi
ht lässt si
h nun mathematis
h als Bilanzglei
hung für jedesNiveau j formulieren: 18
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hselwirkung von Strahlung mit Materie
∑Zugänge na
h j =

∑Abgänge von j (38)
N

∑

i=1,i6=j

niQij =

N
∑

k=1,k 6=j

njQjkMithilfe einer kleinen Umde�nition
Pij = Qij für i 6= j (39)

Pjj = −
N

∑

i=1,i6=j

Pji für i = jlässt si
h das Problem als Lösung des homogenen, linearen Glei
hungssystems
~n ·P = ~0 (40)formulieren. Da das System linear abhängig ist, ist für eine eindeutige Lösung eineweitere Randbedingung nötig. Hierfür nimmt man beispielsweise die Teil
henzahler-haltung
N

∑

i=1

ni = 1 (41)Dementspre
hend kann z.B. die letzte Spalte der P-Matrix dur
h lauter 1-en ersetztwerden, wodur
h mit der Teil
henzahlerhaltung ein neues Glei
hungssystem entsteht:
~n ·P = (0, 0, ..., 0, 1) (42)Ziel ist es jetzt die zu P inverse Matrix P

−1 zu �nden, um die Lösung ~n na
h
~n = (0, 0...0, 1) · P−1 (43)zu erhalten.In die Ratenkoe�zienten Pij gehen nun zwei vers
hiedene Prozesse ein: Stoÿüber-gänge Cij und Strahlungsübergänge Rij . Beide Typen unters
heidet man weiterin bb-Übergänge (bound-bound, Linienübergänge) und bf-Übergänge (bound-free,Ionisation und Rekombination). Übergänge mittels Stöÿen für bb und bf lassen si
hmit dem Stoÿquers
hnitt σij(v) bei einer Ges
hwindigkeit v, einer Teil
hendi
hte ne undeiner Verteilungsfunktion f(v) für die Ges
hwindigkeit folgendermaÿen bere
hnen:

Cij = ne ·
∫ ∞

v0

σijf(v)vdv (44)19



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit MaterieDa zur Anregung eine gewisse S
hwellenenergie nötig ist, wird erst ab der zugehörigenminimalen Teil
henges
hwindigkeit v0 integriert. Für die Abwärtsraten ergibt si
h unterBerü
ksi
htigung des detaillierten Glei
hgewi
hts:
Cji =

n∗
i

n∗
j

· Cij (45)wobei der ∗ die Besetzungzahl im LTE angibt. Dies ist gere
htfertigt, da die Teil
henau
h im NLTE einer Maxwell-Ges
hwindigkeitsverteilung genügen. Während bei Stoÿ-prozessen die Restenergie des Stoÿteil
hens als kinetis
he Energie erhalten bleibt, wirdbei Strahlungsprozessen das beteiligte Photon zerstört.Für bb- und bf-Übergänge mittels Strahlung erhält man beiAbsorption für die Rate
Rij

Rij = 4π ·
∫ ∞

ν0

αij(ν) · Jν

hν
· dν (46)wobei αij den atomaren Wirkungsquers
hnitt für diesen Übergang bezei
hnet und Jνdas Winkelintegral der spezi�s
hen Intensität aus 2.2.7 ist:

Jν =
1

2

∫ 1

−1

Iν(µ)dµ (47)
ν0 ist die kleinste Frequenz, bei der der Übergang statt�nden kann. Bei der indu-zierten Emission wird der Übergang wie bei der Absorption dur
h die Strahlunginduziert. Nur die spontane Emission hat keine Entspre
hung unter den Absorpti-onsprozessen und brau
ht daher eine andere Bes
hreibung. Die Abwärtsraten angereg-ter Zustände, die dur
h diesen Prozess nur eine endli
he Lebensdauer haben, ergebensi
h damit unter Berü
ksi
htigung beider Emissionstypen zu

Rji = 4π · n∗
i

n∗
j

·
∫ ∞

ν0

αij(ν)

[

2ν2

c2
+

Jν

hν

]

· exp

(

− hν

kT

) (48)wo die beiden Terme in der e
kigen Klammer zu spontaner bzw. induzierter Emissiongehören.Weitere, u.U. au
h wi
htige Prozesse sind z.B. frei-frei-Prozesse (�-Prozesse), Ladungs-austaus
h und Autoionisation. Für weitere Informationen sei hierfür beispielsweise aufMihalas (1970) verwiesen.2.2.4 Linienentstehung und ÄquivalentbreiteDie Entstehung von Absorptionslinien in Sternspektren können wir wie folgt illustrie-ren. Ein Linienphoton, das in der Atmosphäre absorbiert und reemittiert wird, voll-führt einen �Random walk� in der Atmosphäre, während ein Kontinuumsphoton dieAtmosphäre dur
hquert. Damit errei
hen in einer Spektrallinie weniger Photonen denBeoba
hter als im Kontinuum. Bei der Wellenlänge einer Spektrallinie ist die Materieweniger dur
hsi
htig als im Kontinuum. Da die Temperatur in der Sternatmosphäre20



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materiena
h auÿen abnimmt und na
h dem Plan
ks
hen Gesetz heiÿe Materie heller leu
htetals kühle, sieht man in der Linienmitte die kühleren S
hi
hten, die si
h weiter auÿenbe�nden als die, die das Kontinuum emittieren.Zur Analyse des Spektrums wird das Kontinuum meist auf eins normiert (sog. Rekti-�zierung). Man erhält dadur
h ein Spektrum, das si
h entlang der 1 bewegt und anden Spektrallinien Auss
hläge na
h unten zur 0 zeigt.DieÄquivalentbreite einer Spektrallinie ist die Breite desjenigen Re
hte
ks mit Höhe1 (von 0 bis zum Kontinuum), das die glei
he Flä
he wie die Flä
he zwis
hen Konti-nuum und Spektrallinie einnimmt. Die Äquivalentbreite ist ein Maÿ für die Stärke derAbsorption.Wie s
hon erwähnt entsteht eine Linie, wenn Photonen Elektronenübergänge zwis
henzwei Energieniveaus in einem Atom verursa
hen. Die Äquivalentbreite einer Linie istproportional zur Besetzungszahl des unteren Niveaus, zur Oszillatorenstärke und zurPro�lfunktion.2.2.5 LinienverbreiterungStrahlungsdämpfung. Jedes Energieniveau - mit Ausnahme des Grundzustandes- hat eine endli
he Lebensdauer
τ =

1
∑

l<u Aul
(49)wobei die Aul die Einstein-Koe�zienten für die spontane Emission vom Niveau u zumNiveau l sind. Aufgrund der Heisenbergs
hen Uns
härferelation

∆E · τ ≥ h

2π
(50)sind die Energieniveaus ni
ht unendli
h s
harf. Die natürli
he Linienbreite wird dur
hein Lorentzpro�l mit Dämpfungskonstante

γ =
1

τu
+

1

τl
=

∑

k<u

Auk +
∑

k<l

Aul (51)bes
hrieben, wobei u und l die beiden am Übergang beteiligten Niveaus bezei
hnen (ZuLorentzpro�l und Dämpfungskonstante s. Glei
hung 27). Da die Halbwertsbreite derKurve glei
h 2γ ist, kommt es also dur
h die Energieuns
härfe zu einer Verbreiterungder Linie. Dies wird als Strahlungsdämpfung bezei
hnet.Dru
kverbreiterung. Ursa
he hierfür sind Stöÿe des strahlenden Atoms mit an-deren Teil
hen. Dur
h diese Phasenstörungsstöÿe wird die ursprüngli
he S
hwingung�zerha
kt�. Eine Re
hnung mit einer Wahrs
heinli
hkeitsverteilung für Stöÿe und einerMittelung liefert ein Lorentzpro�l als Pro�lfunktion. Die Dämpfung ist hier
γSTOSS =

2

τ
∝ N (52)21



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materiewobei τ die mittlere Zeit zwis
hen zwei Stöÿen und N die Di
hte der Stoÿpartner ist.Die Dru
kverbreiterung lässt si
h au
h als Stark-E�ekt erklären. Je di
hter die gelade-nen Teil
hen, desto stärker wird der Stark-E�ekt, also die Niveau-Aufspaltung dur
hdas elektris
he Feld, ausfallen. Bei vers
hiedenen Dru
ken und damit vers
hiedenenDi
hten erhält man vers
hiedene Vers
hiebungen der Energieniveaus. Aus der Über-lagerung vieler sol
her unters
hiedli
her Energie- bzw. Frequenzvers
hiebungen erhältman dann ein verbreitertes Pro�l. Man unters
heidet zwis
hen linearem und quadrati-s
hem Stark-E�ekt, wobei die Vers
hiebung der atomaren Energieniveaus proportionalzur elektris
hen Feldstärke oder zu deren Quadrat ist.Weitere Verbreiterungsursa
hen sind die van der Waals-We
hselwirkung zwis
hen neu-tralen Teil
hen und die Eigendru
kverbreiterung. Letztere wird dur
h die We
hsel-wirkung zwis
hen glei
hartigen neutralen Teil
hen verursa
ht. In den meisten Sternenläuft dies auf Wassersto�-Wassersto�-We
hselwirkungen hinaus, da Wassersto� dortdas bei weitem häu�gste Element ist.Thermis
he Dopplerverbreiterung geht auf den Dopplere�ekt dur
h die thermi-s
he Bewegung der Atome na
h der Maxwell-Ges
hwindigkeitsverteilung zurü
k. Da fürden Dopplere�ekt nur die Ges
hwindigkeit in Ri
htung der Beoba
htungslinie relevantist, rei
ht eine eindimensionale Maxwell-Verteilung P (v)dv aus:
P (v)dv =

1

v0

√
π
· exp

(

−v2

v2
0

)

dv (53)wobei v hier die Ges
hwindigkeitskomponente in Beoba
htungsri
htung bezei
hnet und
v0 =

√

2kBT

m
(54)ist. Diese Verteilung ist mit der Pro�lfunktion zu falten. Dur
h die thermis
he Doppler-verbreiterung werden au
h Frequenzen neben der Spektrallinien-Frequenz absorbiert.Je mehr Atome eine bestimmte Ges
hwindigkeit haben, desto deutli
her fällt die Ab-sorption bei der mit dieser Ges
hwindigkeit dopplervers
hobenen Frequenz aus. DieDopplervers
hiebung ist im ni
ht-relativistis
hen Fall

∆νD = ν0 ·
v

c
(55)wobei ν0 die unvers
hobene Frequenz des Linienzentrums bezei
hnet.Mikroturbulenzen haben ihre Ursa
he in 
haotis
hen Bewegungen (turbulente Strö-mungen) in der Sternatmosphäre mit Skalenlängen, die klein gegen die optis
he Weglän-ge sind. Ihr Ein�uss auf die Verbreiterung wird ebenfalls dur
h eine Maxwell-Verteilungbes
hrieben, wobei statt v0 nun ξ zu verwenden ist.Die Mikroturbulenz wurde ursprüngli
h als additiver Parameter eingeführt um eineÜbereinstimmung zwis
hen Theorie und Beoba
htung zu ermögli
hen. Aufwendige hy-drodynamis
he Bere
hnungen kommen zumeist ohne diesen Parameter aus. In dieser22



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit MaterieArbeit wird die Mikroturbulenzges
hwindigkeit ξ für Deneb aber empiris
h bestimmt.Sie sorgt allgemein für eine Modi�zierung der thermis
hen Dopplerbreite (Glei
hung55) auf
∆νD =

ν0

c

√

v2
0 + ξ2 (56)Alle E�ekte in diesem Kapitel führen ni
ht nur zu einer Vers
hmierung der Spektralli-nie, sondern au
h zu einer Erhöhung der Äquivalentbreite, da sie direkt die Absorptionder Strahlung beein�ussen.In der Realität wirken natürli
h alle diese Verbreiterungsme
hanismen zusammen. Ma-thematis
h ist dies über eine Faltung aller Pro�lfunktionen zu bes
hreiben. Die Faltungder beiden Gauÿ-Pro�le (thermis
he Verbreiterung und Verbreiterung dur
h Mikrotur-bulenz) ergibt wieder eine Gauÿfunktion bei quadratis
her Addition der Halbwertsbrei-ten. Die Faltung der beiden Lorentzpro�le erzeugt ebenfalls wieder ein Lorentzpro�lmit linearer Addition der Halbwertsbreiten. Die Faltung von Gauÿ- und Lorentzpro�lergibt die so genannte Voigt-Funktion, wel
he ni
ht analytis
h darstellbar ist.2.2.6 Radialges
hwindigkeit, projizierte Rotationsges
hwindigkeit und Ma-kroturbulenzDer Dopplere�ekt aus der Radialges
hwindigkeit des Sterns führt zu einer Vers
hie-bung im Spektrum, die proportional zur Wellenlänge ist:

∆λ

λ
=

vr

c
(57)Weiterhin spielt der Dopplere�ekt im Falle einer Rotation des Sternes eine Rolle.Zunä
hst ist zu erwähnen, dass die Doppler-Vers
hmierung der Linien von der beob-a
hteten Rotation abhängt. Diese ist wiederum von der Orientierung der Rotations-a
hse zur Beoba
htungslinie abhängig. So hat man beispielsweise keinen E�ekt, wennRotationsa
hse und Beoba
htungslinie zusammenfallen. In einer Formel ausgedrü
ktverursa
ht der Inklinationswinkel i, also der Winkel zwis
hen Beoba
htungsri
htungund Rotationsa
hse, bei einer Rotationsges
hwindigkeit vrot eine Vers
hmierung mitdem Parameter vrot sin i.Der Dopplere�ekt rührt daher, dass si
h, abhängig vom Abstand eines Punktes derSternober�ä
he von der beoba
hteten Rotationsa
hse, vers
hiedene Punkte der Ober-�ä
he relativ zum Beoba
hter mit unters
hiedli
her Ges
hwindigkeit bewegen. Punktenahe der A
hse weisen einen geringen Dopplere�ekt auf, Punkte mit groÿen Abstandhingegen einen starken E�ekt. Ob der Dopplere�ekt positiv oder negativ zu zählen istents
heidet si
h dadur
h, auf wel
her Seite der Rotationsa
hse der Punkt liegt. Dur
hden Rotations-Dopplere�ekt vers
hmiert zwar die Linie, ihre Äquivalentbreite ändertsi
h aber ni
ht. 23



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit MaterieEin weiterer sol
her E�ekt, der das Linienpro�l nur vers
hmiert, ist die Makrotur-bulenz. Unter diesem Begri� fasst man groÿräumige, radial-tangentiale Strömungenin der Sternatmosphäre zusammen. Da die Atmosphären von BA-Überriesen radiativund daher ni
ht konvektiv sind, kommt Konvektion als Ursa
he ni
ht in Frage. Einealternative Vorstellung sind ni
htradiale Pulsationen der Sternatmosphäre.2.2.7 StrahlungstransportDer Strahlungstransport bes
hreibt die We
hselwirkung der Strahlung mit der Ma-terie. Die physikalis
hen Prozesse lassen si
h grob in wahre Emission (das Photonentzieht dem Gas kinetis
he Energie), wahre Absorption (ein Photon wird verni
htetund die Energie wird in thermis
he Energie des Gases umgewandelt) und Streuung(We
hselwirkung mit Streuzentrum, Veränderung von Ri
htung und Frequenz, kaumEnergietransfer zum Gas) einteilen.Zur Streuung gehören Absorption und Reemission von Photonen sowie Compton-Streuung. Die wahre Absorption s
hlieÿt z.B. Photoionisation und Photoanregung ge-folgt von einem Stoÿprozess ein. Die Umkehrungen dieser Prozesse sind Beispiele fürwahre Emission.Die Änderung des spezi�s
hen Intensität Iν entlang des Weges s kann als Ursa
heAbsorption mit Absorptionskoe�zient oder Opazität κν und Emission mit Emis-sionskoe�zient ην haben:
dIν

ds
= ην − κν · Iν (58)wo Iν die spezi�s
he Intensität bei einer Frequenz ν ist. Mit Hilfe der Quellfunktion
Sν :=

ην

κν

(59)lässt si
h diese Transportglei
hung s
hreiben als
dIν

ds
= κν(Sν − Iν) (60)Oft führt man den dimensionslosen Parameter τ ein mit

dτ = κdt (61)
τ(ν, t) =

∫ t

t=0

κ(ν, t‘)dt‘wo t ein Parameter ist, der die Tiefe von auÿen na
h innen zählt. τ , die optis
he Tiefe,gibt die Stre
ke in Vielfa
hen der mittleren freien Weglänge an und ist ein Maÿ dafür,wie stark die Strahlung gedämpft wird. Je gröÿer τ , desto s
hwä
her die Intensität, diedur
hkommt.Als formale Lösung der Transportglei
hung erhält man24



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.2 We
hselwirkung von Strahlung mit Materie
Iν(τ1, µ) = Iν(τ2, µ) exp

(

−τ2 − τ1

µ

)

+

∫ τ2

τ1

Sν exp

(

−tν − τ1

µ

)

dtν
µ

(62)wo µ = cos θ und θ der Winkel eines Li
htstrahls zur Ober�ä
hennormalen ist. DieLösung ist deshalb formal, weil Sν i.A. eine Funktion von Iν selbst ist. Der erste Termist die bei einer optis
hen Tiefe τ2 ausgestrahlte Intensität, die bis zur Tiefe τ1 expo-nentiell abges
hwä
ht wurde. Der zweite Term stellt den Zugewinn an Intensität dur
hReemission dar, der dur
h Absorption von tν bis τν aber ebenfalls ges
hwä
ht wird.An dieser Stelle wird au
h die Bedeutung von τ als Parameter für die Absorption alsFunktion der Di�erenz optis
her Tiefen ersi
htli
h.
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2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.3 Innerer Aufbau von Sternen2.3 Innerer Aufbau von Sternen2.3.1 Das innere Glei
hgewi
ht eines SternsIm Folgenden soll kurz auf die Bedingungen eingegangen werden, die für das innereGlei
hgewi
ht eines Sternes erfüllt sein müssen. Eine genauere Diskussion �ndet si
hz.B. in Karttunen et al. (1987), 11.1.Als erste Glei
hgewi
htsbedingung fordert man, dass si
h die S
hwerkraft auf die Stern-materie und der Gasdru
k kompensieren müssen. Dies ist das so genannte hydrosta-tis
he Glei
hgewi
ht:
dP

dr
= −GMrρ

r2
(63)Dabei ist G die Gravitationskonstante, P der Dru
k, r der Abstand vom Zentrum,

Mr die Masse innerhalb der Kugel mit Radius r und ρ die Di
hte am Ort r. DieMassenverteilung eines Sterns muss folgender Glei
hgewi
htsbedingung genügen, dieman lei
ht dur
h Betra
htung einer Massens
hale im Abstand r mit Di
ke dr erhält:
dMr

dr
= 4πr2ρ (64)Der Energieerhaltungssatz besagt, dass alle im Stern erzeugte Energie erst zur Ober-�ä
he transportiert und ans
hlieÿend abgestrahlt werden muss:

dLr

dr
= 4πr2ρǫ (65)Hier ist Lr der Energie�uss dur
h die Ober�ä
he einer Kugel vom Radius r und ǫ dieim Stern pro Zeit- und Masseneinheit freigesetzte Energiemenge.Der Energietransport im Sterninnern erfolgt vor allem dur
h Strahlung oder dur
hKonvektion. Im Gegensatz zur Sternatmosphäre sind die mittleren freien Weglängenvon der Gröÿenordnung 
m und damit extrem klein. Deshalb kann der Strahlungs-transport als Di�usionsprozess aufgefasst werden. Es ergeben si
h (näherungsweise)folgende Bedingungen für den Temperaturgradienten

dT

dr
= − 3

4ac

ρκ

T 3

Lr

4πr2
(radiativ) (66)

dT

dr
=

(

1 − 1

γ

)

T

P

dP

dr
(konvektiv). (67)Hier ist a die Strahlungskonstante, c die Li
htges
hwindigkeit,γ der adiabatis
he Ex-ponent und κ gibt die Absorption pro Masseneinheit an.Wärmeleitung spielt bei weitentwi
kelten, massearmen Sternen eine wi
htige Rolle(entartetes Elektronengas im Weiÿen Zwerg), kann aber wie der Strahlungstransportbehandelt werden und führt damit zu einer Modi�kation von Glei
hung 66.Im Gegensatz zu massearmen Sternen besitzen masserei
he Sterne wie Deneb einen26



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.3 Innerer Aufbau von Sternenkonvektiven Kern und eine ni
ht-konvektive, radiative Sternatmosphäre. Dur
hmi-s
hungsprozesse zwis
hen Kern und Atmosphäre �nden daher nur aufgrund groÿräumi-ger Strömungen (wie z.B. meridionale Zirkulation) oder in speziellen Entwi
klungspha-sen (dredge-ups) statt. Ein Beoba
hter kann nur die Atmosphäre eines Sterns sehen.Ein direkter Bli
k in den Kern ist � abgesehen von teil
henphysikalis
hen Methodenwie Neutrinodetektion � unmögli
h. Dies gilt es z.B. bei Analysen zu Elementhäu�g-keiten zu bea
hten, da si
h eine Änderung der Häu�gkeit 
hemis
her Elemente dur
hFusion im Kern erst na
h Dur
hmis
hungsprozessen in der Atmosphäre nieders
hlägtund erst dann für den Beoba
hter si
htbar wird.2.3.2 Der physikalis
he Zustand des GasesBei hohen Temperaturen ist das Gas in den Sternen praktis
h vollständig ionisiert unddie We
hselwirkungen der Teil
hen untereinander sind so gering, dass man zunä
hstvon einem idealen Gas ausgehen kann, für das die bekannte Beziehung gilt:
P =

k

µmH

ρT (68)wobei k die Boltzmann-Konstante, mH die Masse des Wassersto�atoms und µ dasmittlere Atomgewi
ht ist, wel
hes si
h aus
µ =

1

2X + 3
4
Y + 1

2
Z

(69)ergibt, wobei X den relativen Massenanteil des Wassersto�s, Y den Anteil des Heliumsund Z den Anteil aller s
hwereren Elemente darstellt.Für hohe Temperaturen ist die Formel (68) dur
h den Strahlungsdru
k Prad = 1
3
aT 4zu ergänzen. Bei Entartung gilt

P =
h2

me

(

µe

mH

)−5/3

ρ5/3 (70)und für sehr hohen Dru
k und damit für sehr hohe Ges
hwindigkeit muss relativistis
hgere
hnet werden:
P = hc(µemH)−4/3ρ4/3 (71)Hier ist µe das mittlere Molekulargewi
ht pro freies Elektron.
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2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN2.4 Energiequellen und Reaktionen im Sterninneren2.4 Energiequellen und Reaktionen im SterninnerenDie wi
htigste Energiequelle im Stern ist die thermonukleare Fusionsreaktion(Kernfusion,Brennen), bei der lei
hte Elemente miteinander reagieren und zu s
hwe-reren Elementen umgewandelt werden. Die Gesamtmasse der Reaktionsprodukte istaber geringer als die Gesamtmasse der Edukte. Dieser Massendefekt wird na
h derEinsteins
hen Glei
hung E = mc2 in Strahlung umgewandelt, wel
he dem Gravitati-onsdru
k entgegenwirkt.Na
hdem si
h der Stern aus einer interstellaren Gaswolke geformt hat, steigt der Dru
kund ermögli
ht das Wassersto�brennen in pp-Reaktionen. Hier sind vers
hiedene Re-aktionswege mögli
h, die z.B. in Karttunen et al. (1987), 11.3 bes
hrieben sind, genausowie au
h alle im Folgenden erwähnten Reaktionen.Helium kann au
h über den CNO-Zyklus erzeugt werden, bei dem Kohlensto�, Sti
k-sto� und Sauersto� als Katalysatoren im Wassersto�brennen dienen. Die unters
hied-li
hen Reaktionsges
hwindigkeiten der einzelnen S
hritte bringen eine Anrei
herungvon Sti
ksto� und eine Abrei
herung von Kohlensto� im Kern mit si
h. Bei Dur
hmi-s
hungsprozessen kann man diese E�ekte dann au
h in der Sternatmosphäre na
hwei-sen. Der CNO-Zyklus ist für Sterne über 1.5 Sonnenmassen der dominante Wassersto�-Fusionsprozess. Unter 1.5 Sonnenmassen sind die pp-Reaktionen dominant.Bei ausrei
hend hohen Temperaturen (etwa 108 K) wird au
h Helium in 3α-Reaktio-nen zu Kohlensto� verbrannt. S
hon während des Heliumbrennens reagieren einigeKohlensto�kerne mit Helium zu Sauersto�, Neon und Magnesium. Na
hdem das Heli-um verbrau
ht ist, setzt ab etwa 5−8 ·108K das Brennen von Kohlensto� zu Sauersto�ein, wel
her bei etwas höheren Temperaturen au
h z.B. zu Silizium verbrannt wird. Die-ses kann s
hlieÿli
h zu Ni
kel gebrannt werden, wel
hes dur
h doppelten β-Zerfall inEisen übergeht.Eisen stellt nun das s
hwerste Element dar, wel
hes dur
h Brennen im Stern erzeugtwerden kann, da Eisen den Kern mit der hö
hsten Bindungsenergie pro Nukleon besitzt.Die Fusion s
hwererer Elemente als Eisen erfordert deshalb eine Zufuhr an Energie, so-dass die Energiequelle Kernfusion na
h Erzeugung des Eisens entfällt. Die s
hwererenElemente können deshalb (p-Prozess ist verna
hlässigbar) nur dur
h Neutroneneinfanggebildet werden.
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2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.5 Sternentwi
klung2.5 Sternentwi
klung2.5.1 Entwi
klungszeitskalenDie Zeit, in der ein Stern die gesamte Energie abstrahlt, die in Kernreaktionen erzeugtwird, nennt man nukleare Zeitskala. Eine Abs
hätzung dieser Zeit gibt folgendeBeziehung:
tn =

M/M⊙

L/L⊙

· 1010 yr (72)(M⊙ ist die Sonnenmasse und L⊙ die Leu
htkraft der Sonne.) Bei der Interpretationdieser Glei
hung ist darauf zu a
hten, dass die Leu
htkraft eines Sterns stark mit derMasse zunimmt. Einen empiris
hen Zusammenhang stellt hier die Masse-Leu
htkraft-Relation
L ∝ Mα (73)her, wobei α etwa glei
h 3 ist. Für Sterne mit Massen unter 0.5 Sonnenmassen �ndetman α ≈ 4.5. Für den Fall α ≈ 3 folgt

tn ∝ M1−α ≈ M−2 (74)Sterne mit höherer Masse entwi
keln si
h also deutli
h s
hneller als masseärmere Ster-ne, da die Reaktionen in ihnen wesentli
h s
hneller ablaufen.Die thermis
he Zeitskala ist die Zeit, in der ein Stern die gesamte thermis
he Energieabstrahlen würde, wenn die Erzeugung der Kernenergie plötzli
h abges
haltet würde.Die Abs
hätzung ergibt:
tth =

(M/M⊙)2

(L/L⊙)(R/R⊙)
· 2 · 107 yr (75)Die dritte und kürzeste Zeitskala ist die dynamis
he Zeitskala. Sie ist de�niert als dieZeit, in der der Stern aufgrund der Gravitation kollabieren würde, wenn der Auftriebplötzli
h weg�ele. Au
h hier hat man eine Abs
hätzung:

tff =

√

R3

GM
(76)2.5.2 Frühe und mittlere Stadien der Sternentwi
klungZunä
hst beginnt ein Stern als Wolke interstellaren Staubs, die vorwiegend aus Wasser-sto�-Molekülen und Helium besteht und aufgrund der Gravitation kontrahiert (dyna-mis
he Zeitskala). Im Verlauf der Akkretion steigt der Dru
k im Inneren, wodur
hdie Temperatur dort steigt. Wassersto� dissoziiert (Energieverbrau
h) und s
hlieÿli
hwird das gesamte Gas ionisiert. Bei genügend hoher Masse wird die Temperatur ausrei-
hend ho
h (na
h einer thermis
hen Zeitskala), umWassersto�brennen zu ermögli
hen.Stammte vorher die gesamte erzeugte Energie (die ja die Abstrahlungs
harakteristik29



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.5 Sternentwi
klungbestimmt) aus der Gravitationsenergie, so kommt jetzt eine wesentli
he Energiequelle,die Kernfusion hinzu, wodur
h die Leu
htkraft des Sterns steigt. Auÿerdem strahlt ernun bei deutli
h kürzeren Wellenlängen. Die Phase des Wassersto�brennens läuft aufeiner nuklearen Zeitskala ab. In diesem Hauptreihenstadium, das den gröÿten Teileines Sternenlebens ausma
ht, brennt der Stern in seinem Kern Wassersto� zu Helium.Je na
h der Gesamtmasse des Sterns hält er si
h einige Millionen bis Milliarden Jahreauf der Hauptreihe auf.Die ans
hlieÿende Entwi
klung lässt si
h wie folgt skizzieren: Es hat si
h ein Kern ausHelium-As
he entwi
kelt und der Wassersto� brennt in der S
hale weiter, während derHelium-Kern kontrahiert und heiÿer wird. Sobald ein nennenswerter Anteil des Wasser-sto�s im Kern verbrau
ht ist verlässt der Stern die Hauptreihe im Hertzsprung-Russel-Diagramm und entwi
kelt si
h in Ri
htung Roter Riese. Die weitere Entwi
klung einesSterns hängt nun ents
heidend von seiner Masse ab. Sterne unter 0.26 Sonnenmassenerleben nur die Phase des Wassersto�brennens. Im Folgenden ist stets von Sternen mitmehr als 0.26 Sonnenmassen die Rede.Massearme Sterne erfahren eine starke Komprimierung ihres Kerns, wodur
h es zueiner Entartung des zuvor idealen Elektronengases kommt und der Kern dur
h den Ent-artungsdru
k der Elektronen stabilisiert wird. Entartung des Elektronengases und idea-les Gas sind hierbei ni
ht diskret, vielmehr ist das Elektronengas zu einem bestimmtenGrad entartet. Wenn man von vollständiger Entartung ausgeht gilt die Glei
hung 70,wobei bei extremen Bedingungen und hohen Teil
henges
hwindigkeiten 71 zu verwen-den ist. Wenn das Heliumbrennen in diesem entarteten Zustand einsetzt, wird das Gasaufgrund fehlender Volumenabhängigkeit in den Glei
hungen keine Ausdehnungsarbeitleisten und si
h weiter erhitzen. Dies steigert wiederum die Energieerzeugungsrate unddie Temperatur wird no
h s
hneller erhöht, usw. (thermis
her Runaway-Prozess). Eskommt zum sogenannten Helium�ash. Der Vorgang dauert an, bis aufgrund der Tem-peraturerhöhung die Entartung des Elektronengases aufgehoben wird. Je stärker dieEntartung, desto länger muss der Runaway-Prozess anhalten und desto heftiger wirdder Helium-Flash.Nun beginnt die ruhige Phase des Heliumbrennens (Horizontalast), gefolgt von derPhase des Zweis
halenbrennens (asymptotis
her Riesenast). Dabei bläht der Stern si
hauf und entwi
kelt si
h von der Hauptreihe weg zum Riesenast. Die äuÿeren S
hi
htensind dann sehr weit vom Kern entfernt und nur no
h s
hwa
h dur
h die Gravitationgebunden. Sie können si
h dann lei
ht dur
h Winde vom Stern lösen, wodur
h ein er-hebli
her Anteil der Sternmasse in den Raum abgegeben wird und planetaris
he Nebelentstehen. Diese können dur
h die Strahlung des Sterns ionisiert und dadur
h zumLeu
hten angeregt werden. Der Stern bewegt si
h im Hertzsprung-Russell-Diagrammfast waagre
ht na
h links, um ans
hlieÿend zum Weiÿen Zwerg auszukühlen.Bei masserei
hen Sternen am Anfang ihrer Entwi
klung sieht es zunä
hst ähn-li
h aus. Na
h dem Wassersto�-Kernbrennen verlässt der Stern die Hauptreihe undbrennt Wassersto� in der S
hale. In dieser Zeit dehnt si
h der Stern aus und kühltdabei ab. Abbildung 8 zeigt entspre
hende theoretis
he Entwi
klungspfade im HRD.30



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.5 Sternentwi
klungEr entwi
kelt er si
h zum Roten hin. Die Zündung des Helium-Kernbrennens als roterÜberriese erfolgt aber im Gegensatz zu massearmen Sternen unter idealen Gasbedin-gungen. Explosive Helium�ashs werden also vermieden. Der Stern wird dann leu
ht-kräftiger und bewegt si
h bei nahezu konstanter Temperatur fast senkre
ht na
h obenim Hertzsprung-Russel-Diagramm. In dieser Phase kann der Stern einen kurzen Aus-�ug zurü
k zum Blauen ma
hen, sogenannte blue loops, oder si
h ans
hlieÿend zurü
kzum blauen Überriesen entwi
keln. Blue loops treten vor allem bei Sternen auf, die amAnfang weniger als etwa 15 Sonnenmassen hatten.

Abbildung 8: Theoretis
he Entwi
klungspfade für masserei
he Sterne unter Berü
ksi
h-tigung von Massenverlust und Rotation na
h Meynet & Maeder (2003). Alle Pfade sindfür solare Metallizität gere
hnet. Dur
hgezogene Linien zeigen Re
hnungen mit eineranfängli
hen Rotationsges
hwindigkeit von 300 km/s, gepunktete Linien von 0 km/s.Entlang der Pfade sind au
h die N/C-Verhältnisse im jeweiligen Entwi
klungspunktangegeben. Anfangswert war 0.31 (solarer Wert).Dana
h sieht die Entwi
klung etwas anders als bei massearmen Sternen aus. Je mas-serei
her der Stern, desto kürzer bleibt er auf der Hauptreihe, desto mehr 
hemis
heElemente können gebildet werden und desto mehr Brennprozesse dur
hläuft er unteridealen Gasbedingungen, wodur
h explosive Flashs vermieden werden. Es laufen glei
h-zeitig vers
hiedene Brennprozesse in S
halen und im Kern ab. Der Aufbau des Sternswird dann dur
h ein Zwiebels
halenmodell bes
hrieben, wobei in jeder S
hale vers
hie-dene Brennprozesse ablaufen. Ganz auÿen wird Wassersto� zu Helium gebrannt. Ganzinnen geht das Brennen bei ausrei
hender Masse maximal bis zum Eisen. Dieses letzteBrennen dauert nur no
h etwa einen Tag und endet mit einer Explosion als Supernova31



2 PHYSIKALISCHE GRUNDLAGEN 2.5 Sternentwi
klungTyp II. Na
h heutigem Wissensstand explodieren masserei
he Sterne meist als RoterÜberriese in einer sol
hen Supernova. Eine bekannte Ausnahme ist z.B. die SupernovaSN1987A aus dem Jahr 1987, die auf einen blauen Überriesen zurü
kging.2.5.3 Endstadien der Sternentwi
klungBei Endmassen (na
h der Entwi
klung mit Massenverlusten) unterhalb der Chandra-sekhar-Masse (MCh = 1.44M⊙ für C/O- oder He-Kern) wird einWeiÿer Zwerg, derdur
h das entartete Elektronengas stabilisiert wird, am Ende der Sternentwi
klung ste-hen. Die Leu
htkraft entsteht dur
h Abkühlung des Ionengases. Dur
h die Glei
hungen70 bzw. 71, 63 und 64 wird der Stern vollständig bes
hrieben (Lane-Emden-Glei
hung).Eine Abs
hätzung für den ni
htrelativistis
hen (70) Fall zeigt, dass:
R ∝ 1

3
√

M
(77)Dies zeigt einen zunä
hst merkwürdigen Zusammenhang: Mit zunehmender Masse ver-kleinert si
h der Radius des Weiÿen Zwerges!Für sehr groÿe Massen würde dies zu einem beliebig kleinen Radius führen. Dieses�Problem� wird dadur
h gelöst, dass für groÿe Massen relativistis
h gere
hnet werdenmuss (71). Man erhält, dass für Massen, die si
h von unten der Chandrasekhar-Masse�nähern� s
hon hier der Radius gegen Null geht. Wenn Weiÿe Zwerge diese übers
hrei-ten explodieren sie als Supernova vom Typ Ia. Im Fall von masserei
hen Sternen, indenen alle Fusionsquellen ausges
höpft sind, kommt es zum Kollaps bis zu Kerndi
hten.Es entsteht ein Neutronenstern, der dur
h ein relativistis
h entartetes Neutronengasgegen die Gravitation stabilisiert wird.Liegt die Masse no
h über derOppenheimer-Vollko�-Masse, gibt es keinen bekann-ten Glei
hgewi
htszustand mehr. Der Stern kollabiert zum S
hwarzen Lo
h. Neutro-nensterne und S
hwarze Lö
her sind au
h die Endstadien masserei
her Sterne na
hderen Explosion als Supernova vom Typ II. In dieser Explosion stöÿt der Stern seineHülle ab, die mit s
hweren Elementen angerei
hert ist. Während das wegges
hleuderteMaterial als Ausgangsmaterial für neue Sterne dient, komprimiert die S
ho
kwelle dieinterstellare Materie, wodur
h Sternentstehung angeregt wird.Es ist zu bea
hten, dass bei diesen Überlegungen mit �Masse� stets die Kernmasse amEnde der Entwi
klung gemeint ist. Massenverluste z.B. dur
h Sternwinde oder einenSupernova-Ausbru
h sind natürli
h ni
ht berü
ksi
htigt. Zumindest generelle Tenden-zen für diese E�ekte kann man aber sehr wohl festlegen. So können z.B. Sterne mitAnfangsmassen von a
ht Sonnenmassen z.B. soviel Masse verlieren, dass sie als WeiÿerZwerg mit weniger als der Chandrasekhar-Masse enden. Nur masserei
here Sterne en-den als Neutronenstern oder S
hwarzes Lo
h. Im Rahmen dieser Diskussion, die ni
htalle Feinheiten eins
hlieÿen kann und will, soll hierauf jedo
h ni
ht näher eingegangenwerden.
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3 SPEKTREN3 Spektren3.1 Beoba
htungen und DatenreduktionDie verwendeten Spektren wurden unter Verwendung des FOCES-E
helle-Spektro-graphen am 2,2m-Teleskop des Calar Alto-Observatoriums aufgenommen. E
helle-Spektrographen verfügen im Gegensatz zu herkömmli
hen Instrumenten über ein zwei-tes dispersives Element, mit dem die vers
hiedenen Beugungsordnungen quer zur ur-sprüngli
hen Dispersionsri
htung räumli
h getrennt werden können. Dieser Aufbau ge-stattet sowohl eine groÿe Wellenlängenabde
kung als au
h eine hohe Au�ösung, womitBeoba
htungszeit gespart werden kann. Na
hdem das Sternli
ht den Spektropraphenpassiert hat, wird es über ein CCD (Charge Coupled Devi
e) detektiert.Insgesamt wurden am 23.09.2005 a
ht Spektren von Deneb mit dem 2.2m-Teleskopauf dem Calar Alto in Spanien aufgenommen. Zunä
hst wurde jedes Spektrum separatreduziert, und ans
hlieÿend no
h S/N-gewi
htet 
oaddiert. Die Rohdaten der E
helle-Spektren sind zweidimensionale Intensitätsverteilungen wie in Abbildung 9 dargestellt.Die Randbedingungen der Beoba
htungen fasst Tabelle 2 zusammen.

Abbildung 9: Die Rohdaten der Beoba
htung von Deneb. Die senkre
ht verlaufendenund lei
ht gebogenen hellen Streifen stellen die vers
hiedenen Beugungsordnungen dar.Man erkennt dann z.B. au
h links einige dunkle Stellen auf einem Streifen, die vor allemtelluris
he Linien aus der Erdatmosphäre darstellen.33



3 SPEKTREN 3.1 Beoba
htungen und DatenreduktionTabelle 2: Die Randbedingungen der Beoba
htungenTag der Beoba
htung: 21.09.2005Teleskop: Calar Alto 2.2m-TeleskopSpektrograph: FOCES-E
helle-SpektrographSpaltbreite in µm: 120Seeing: 1 BogensekundeWellenlängenberei
h: 3800-9600ÅSignal-zu-Raus
h-Verhältnis: 600 na
h Co-AdditionBeli
htungszeit: 20 sAu�ösung: 40 000Reduktion: zweidimensionale CCD-E
helle-Spektrogramme,reduziert mit den Routinen aus dem FOCES-PaketDer erste S
hritt bei der Verarbeitung dieser Rohdaten ist das Entfernen von bad pi-xel, fehlerhafter Detektorpixel, und 
osmi
s, einzelner überbeli
hteter Pixel, die dur
hho
henergetis
he kosmis
he Strahlung erzeugt werden.Bei der Umwandlung des Signals in einen digitalen Wert wird zu diesem ein O�setoder Bias-Signal addiert, um negative Signalwerte zu vermeiden, die z.B. dur
h Fluk-tuationen entstehen können. Kompensiert wird dieses Bias-Signal über das Ausleseneiner Null-Sekunden-Beli
htung, bei der keine Photoelektronen in den CCD-Pixeln ge-spei
hert sind.Weiterhin sind au
h aufgrund thermis
her Anregung freie Elektronen im CCD vorhan-den. Um diesen Dunkelstrom zu kompensieren, werden unbeli
htete Aufnahmen voneinigen Sekunden verwendet.Nun hat jedes Pixel auf dem CCD eine andere Quantenausbeute und damit eine andereEmp�ndli
hkeit. Dur
h Aufnahmen kontinuierli
her Spektren wie von Halogenlampen,sogenannte Flat�eldaufnahmen, kann dieser E�ekt kompensiert werden. Flat�eld-aufnahmen dienen auÿerdem zur Bestimmung der Lage der einzelnen Beugungsord-nungen auf dem CCD-Chip und zur Korrektur der E
helle-Blaze-Funktion, einer dur
hden Spektrographen produzierten Intensitätsverteilung.Um die Ortsinformation auf dem CCD (Pixelnummer) in eine Wellenlängeninformationüberzuführen ist zudem eineWellenlängenkalibrationmittels einer Thorium-Argon-Lampe erforderli
h. Dabei untersu
ht man die Lage von Emissionslinien wohlbekannterWellenlänge auf dem CCD-Chip.Da ein Verglei
h der absoluten Flüsse wegen der Li
htverluste am Spalt s
hwierig ist,wurden die Spektren rekti�ziert, d.h. das Strahlungskontinuum auf eins normiert.Dies wird manuell für jede einzelne Beugungsordnung in einem Spektrum dur
hge-führt.Na
h der Zusammenführung der jeweils etwa 90 Beugungsordnungen, dem sogenanntenmergen, wurden die a
ht Spektren quadratis
h 
oaddiert - gewi
htet mit den quadrier-ten Signal zu Raus
h-Verhältnissen. Mittels Kreuzkorrelation zu einem theoretis
henSpektrum bei Ruhewellenlängen erfolgte no
h die Korrektur der Dopplervers
hie-bung des Spektrums dur
h die Radialges
hwindigkeit des Sterns und die Bewegung34



3 SPEKTREN 3.1 Beoba
htungen und Datenreduktionder Erde um die Sonne. Als Wert für die Radialges
hwindigkeit ergab si
h 2.50 km/srelativ zur Erde.Das Ergebnis all dieser Bemühungen zeigt Abbildung 10.

Abbildung 10: Ein gröÿerer Auss
hnitt des vollständig reduzierten Spektrums na
hRekti�zierung und Coaddition. Die au�älligsten Linien in diesem Spektrum sind dieBalmerlinien Hζ , Hǫ, Hδ und Hγ bei 3889, 3970, 4100 und 4340 Å.
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3 SPEKTREN 3.2 Spektrumssynthese3.2 SpektrumssyntheseDas grundlegende Verfahren der quantitativen Spektroskopie ist der Versu
h, beoba
h-tete und theoretis
he, am Computer bere
hnete Spektren auf selbstkonsistente Weise inmögli
hst gute Übereinstimmung zu bringen. Wie aber werden die theoretis
hen Spek-tren bere
hnet? Jede Arbeitsgruppe hat hier andere Verfahren. Abbildung 11 zeigt diehier verwendete Methode.

Abbildung 11: Das Verfahren zur Bere
hnung theoretis
her Spektren gliedert si
h indrei Hauptabs
hnitte: die Bere
hnung der LTE-Atmosphärenstruktur (violett, links),darauf basierend die iterative Bere
hnung der Besetzungszahlen und des Strahlungs-feldes im NLTE (rot, Mitte) und mit diesen Besetzungszahlen (grün, re
hts) die Be-re
hnung theoretis
her Spektren (blau, re
hts unten).Wie am Ende von Abs
hnitt 2.2.2 bes
hrieben, wird in bestimmten Fällen die Bes
hrei-bung der Sternatmosphären im NLTE nötig. Die Temperatur- und Dru
ks
hi
htung derAtmosphäre eines BA-Überriesen ist tatsä
hli
h re
ht nahe am LTE. Bei der Linienent-stehung hingegen treten erhebli
he NLTE-E�ekte auf.Daher bietet si
h eine LTE-NLTE-Hybridte
hnik an, bei der zunä
hst die Atmosphä-renstruktur im LTE bere
hnet wird. Darauf baut dann eine NLTE-Bere
hnung für dieBesetzungszahlen der Niveaus vers
hiedener Atome und Ionen auf. Ein entspre
hendesVerfahren wie in Abbildung 11 stellt eine konsistente Methode mit re
hente
hnis
hübers
haubarem Aufwand dar. 36



3 SPEKTREN 3.2 SpektrumssyntheseZunä
hst wird mit dem ATLAS9-Code von Kuru
z eine LTE-Atmosphärenstruktur(z.B. Temperatur- und Dru
ks
hi
htung T (r) und P (r)) bere
hnet (im Bild links, vio-lette Farben). Vereinfa
hende Annahmen sind hierbei planparallele Geometrie, Homo-genität der einzelnen S
hi
hten und Stationarität. Zusammen mit sogenannten Modell-atomen, Tabellen mit Informationen über Energieniveaus und Übergänge vers
hiedenerAtomsorten, bildet dies die Basis für eine Bere
hnung der Besetzungszahlen im NLTEmit dem Programm DETAIL (in der Bildmitte, rote Farben).Dazu muss wie in 2.2.3 bes
hrieben die Glei
hung für das statistis
he Glei
hgewi
htgelöst werden, wie sie in Abbildung 11 im Kasten in der Mitte, aufges
hlüsselt na
hStrahlungs-(R) und Stoÿ-(C)Prozessen, zu sehen ist. Diese lineare Glei
hung muss nunna
h den Besetzungszahlen ni aufgelöst werden. Die Koe�zienten Rij und Cij hängenaber von den Strahlungsprozessen in der Sternatmosphäre ab, müssen also aus derspezi�s
hen Intensität Iν bestimmt werden. Diese wiederum erhält man dur
h Lösender Strahlungstransportglei
hung mit den Koe�zienten κν und ǫν , die die Absorptions-und Emissionseigens
haften des Mediums bes
hreiben. Diese Koe�zienten werden nunaber dur
h die Besetzungszahlen der atomaren Niveaus bestimmt, womit man nur eineformale Lösung hat. Das Problem muss iterativ gelöst werden!Ist die Iteration konvergiert, werden mit den bere
hneten NLTE-Besetzungszahlen(re
hts im Bild, grün) die theoretis
hen Spektren mit dem SURFACE-Programm (re
htsunten im Bild, blau) bestimmt. Diese werden na
h Faltungen, wel
he das Instrumen-tenpro�l, die projizierte Rotationsges
hwindigkeit vrot sin i und die Makroturbulenzberü
ksi
htigen, mit den beoba
hteten Spektren in bestmögli
he Übereinstimmung ge-bra
ht. Au
h dies ist wieder ein iterativer Prozess, bei dem dur
h wiederholten Ver-glei
h von Theorie und Beoba
htung die besten Werte für die Parameter bestimmtwerden. Abbildung 12 verans
hauli
ht dies. Abbildung 13 zeigt den Fit eines theoreti-s
hen Spektrums (fett, rot) an die Beoba
htung (dünn, s
hwarz).

37



Abbildung 12: Ein grundlegendes S
hema zur quantitativen Spektroskopie. Man ver-glei
ht stets reduzierte beoba
htete Spektren (orange, oben) mit theoretis
hen Spek-tren, die man mit vers
hiedenen Modellen für Atmosphären und Atome synthetisiert(gelb, unten). Der Verglei
h liefert Hinweise für die Wahl modi�zierter Sternparameter,mit denen ein neues theoretis
hes Spektrum bere
hnet wird usw., bis s
hlieÿli
h einezufriedenstellende Übereinstimmung errei
ht ist.

Abbildung 13: Beispiel für den Fit eines theoretis
hen Spektrums (fett, rot) an dieBeoba
htung (dünn, s
hwarz). Dominierende Linie in diesem Spektralberei
h ist dieBalmerlinie (Hγ) bei 4340 Å. Neben Wassersto� wurden hier au
h no
h Linien für einigeandere Elemente gere
hnet. Weitere Ausführungen werden auf das nä
hste Kapitelvers
hoben, da hier nur ein typis
hes Beispiel gegeben werden soll.



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE4 Quantitative Spektroskopie4.1 Fundamentale SternparameterDieser Abs
hnitt erläutert die Ableitung der grundlegenden AtmosphärenparameterE�ektivtemperatur Teff , S
hwerebes
hleunigung g undHeliumhäu�gkeit n(He).Für diese drei unabhängigen Parameter benötigt man au
h drei unabhängige Indika-toren. Neben den neutralen Wassersto�- und Heliumlinien werden hier deshalb au
hno
h Magnesiumlinien betra
htet. Dadur
h kommt zwar ein weiterer Parameter, dieMagnesiumhäu�gkeit, hinzu. Dur
h die Betra
htung sowohl von Mg i- als au
h vonMg ii-Linien hat man nun aber ausrei
hend Indikatoren zur Bestimmung der funda-mentalen Atmosphärenparameter.Das grundsätzli
he Vorgehen besteht darin, theoretis
he Spektren für vers
hiedene Pa-rameter zu bere
hnen mit dem Ziel, Theorie und Beoba
htung in Übereinstimmungzu bringen. Typis
herweise reagieren bei Sternen dieses Typs die Balmerlinien rela-tiv emp�ndli
h auf Variationen der S
hwerebes
hleunigung, während Mg i-Linien sehremp�ndli
h gegenüber Änderungen von Temperatur und S
hwerebes
hleunigung sind.Man betra
htet nun zwei �Blö
ke�. Der eine Blo
k ist die Gesamtheit der Mg i- undMg ii-Linien, die nutzbar sind. Der andere Blo
k ist die Gesamtheit der verwertba-ren Wassersto�- und Heliumlinien. Im Laufe der Parameterbestimmung springt mandann zwis
hen beiden Blö
ken hin und her. Dabei passt man die Temperatur und dieS
hwerebes
hleunigung anhand der Magnesiumlinien an, unter der Randbedingung,dass die beiden Ionisationsstufen die glei
he Magnesiumhäu�gkeit anzeigen. Im Blo
kder Wassersto�- und Heliumlinien strebt man zunä
hst eine mögli
hst gute Überein-stimmung bei den Wassersto�inien (z.B. Balmerlinien) an und bestimmt dann dieHeliumhäu�gkeit. Diese hat wiederum Ein�uss auf die Wassersto�inien, sodass maninnerhalb des Wassersto�/Helium-Blo
ks au
h zwis
hen Wassersto� und Helium alter-niert.Es ergibt si
h ein iterativer Prozess, bei dem das Parameterergebnis des einen Blo
ksals Ausgangspunkt für eine Parametervariation im anderen Blo
k verwendet wird. DasPrinzip zur Bestimmung der Parameter ist in Abbildung 14 dargestellt.Man wählt einen geeigneten Startwert für die E�ektivtemperatur (z.B. aus einer em-piris
hen Spektraltyp-Teff -Kalibration), und ermittelt wie eben bes
hrieben den best-mögli
hen Wert für log(g) aus dem Verglei
h von theoretis
hen und beoba
hteten Was-sersto�inien. Diesen Punkt trägt man wie in Abbildung 14 (dort als Raute) dargestelltin ein Teff/ log(g)-Diagramm ein. Dasselbe ma
ht man bei einer anderen Temperaturund verbindet dann die beiden Punkte mit einer Geraden. Ans
hlieÿend führt man die-se Prozedur mit den Magnesium-Linien dur
h. Im S
hnittpunkt der beiden Geraden(s
hwarze Linien in Abbildung 14) erhält man erste ungefähre Werte für die grundle-genden Sternparameter (kleiner Stern mit vier Za
ken). Nun geht man mit diesen Wer-ten z.B. zum Blo
k der Magnesiumlinien, die eine kleine Modi�kation der Parameteranzeigen. Man iteriert dann zwis
hen den Magnesium- und den Wassersto�/Helium-Linien hin und her bis na
h mehreren kleinen Parameterveränderungen (in Abbildung14 dur
h blaue und gelbe Linien angezeigt) eine ausrei
hende Übereinstimmung aller39



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.1 Fundamentale Sternparameter

Abbildung 14: Ein Verfahren zur Bestimmung der fundamentalen Atmosphärenpa-rameter E�ektivtemperatur Teff und Logarithmus der S
hwerebes
hleunigung log(g).Erklärung im Text.dieser Linien errei
ht ist. Dieser Endpunkt ist in der Abbildung dur
h einen groÿenfünfza
kigen Stern dargestellt.Für Deneb wurde auf diese Weise eine E�ektivtemperatur von 8525K, ein log(g) von1.10 und eine Heliumhäu�gkeit von 0.11 (na
h Anzahlbru
hteil) bestimmt. Zu denAnalysen wurden neben den von Przybilla et al. (2006) aufgeführten au
h einige wei-tere Linien herangezogen.Das Instrumentenpro�l (fest, bekannt), die projizierte Rotationsges
hwindigkeit
vrot sin i und dieMakroturbulenz müssen bei jedem Verglei
h von beoba
hteten undtheoretis
hen Spektrallinien als Faltungsparamter für die theoretis
hen Linien ange-geben werden. Na
h der Untersu
hung einiger Spektrallinien kristallisieren si
h be-stimmte Werte für diese Parameter heraus, die im Laufe der gesamten Untersu
hungendgültig bestimmt werden. Für vrot sin i und die Makroturbulenzges
hwindigkeit er-geben si
h Werte von jeweils 20 km/s.Wie in Glei
hung 56 erkennbar ist, führt die Mikroturbulenz ξ zu einem ni
ht-linearen Verhalten der Dopplerbreiten und damit der Äquivalentbreiten von Spektral-linien. Die korrekte Mikroturbulenz bestimmt man daher aus der Bedingung, dass dieaus den Linien abgeleiteten Häu�gkeiten ni
ht von der Äquivalentbreite der Linie ab-hängen. Hieraus ergibt si
h ein Wert von 8 km/s. Da die Mikroturbulenz Ein�üsse aufdie Atmosphärenstruktur hat, müssen na
h einer Änderung der Mikroturbulenz dieStellarparameter no
hmals na
hiteriert werden.Au
h Metalle haben dur
h ihre zahlrei
hen Spektrallinien einen gewissen Ein�uss aufdie Atmosphärenstruktur. Sie behindern den radiativen Energie�uss und sorgen sofür eine Kühlung der äuÿeren Atmosphärens
hi
hten und ein Erwärmen der inneren40



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.1 Fundamentale SternparameterS
hi
hten. Dieser Ein�uss hängt von der mittleren Metallhäu�gkeit oderMetallizitätab. Die Atmosphärenstruktur ist relativ unemp�ndli
h gegenüber kleinen Variationender Metallizität, sodass im weiteren mit solaren Werten gere
hnet wurde.Die Literatur enthält einige Analysen zu Denebs Atmosphärenparametern. Auf einigeneuere Arbeiten soll hier zum Verglei
h kurz eingegangen werden.Aufdenberg et al. (2002) fanden mit interferometris
hen Methoden bzw. Fits der spek-tralen Energieverteilung (hydrodynamis
he NLTE-Modellierungen bei sphäris
her Geo-metrie) 8 600± 500K bzw. 8 420± 100K. Über den Sternradius bzw. Fits der Energie-verteilung wurde au
h log(g) zu ≈ 1.3 bzw. 1.1 - 1.6 bestimmt. Diese Werte passen(innerhalb der Fehlergrenzen) relativ gut zu den hier gefundenen. Allerdings solltedarauf hingewiesen werden, dass Aufdenberg et al (2002) auf groÿe Probleme beimReproduzieren der Pfund-Linien stieÿen (siehe Abbildung 15).

Abbildung 15: Die besten Fits von Aufdenberg et al. (2002) von Modellspektren andie Beoba
htung (fette, dur
hgezogene Linie). Dargestellt sind ein Windmodell (ge-stri
helt) und ein hydrostatis
hes Modell (gepunktet). (Fig. 22 aus Aufdenberg et al.2002)Albayrak (2000) leitet aus LTE-Re
hnungen eine E�ektivtemperatur von 9 000K undein log(g) von 1.45 ab. Er �ndet zwar Inkonsistenzen bei den Parametern, gibt aberkeine Fehler an.Takeda (1994) erhält mit NLTE-Re
hnungen 10 000± 500K und 1.5± 0.3 dex. DerWert für die E�ektivtemperatur ist deutli
h höher als in dieser Arbeit bestimmt undvergli
hen mit Denebs Spektraltyp sehr ho
h. Bei Takeda (1994) stellt si
h au
h dasIonisationsglei
hgewi
ht für Mg i und Mg ii ni
ht ein.
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeiten4.2 Elementhäu�gkeitenNa
h der Bestimmung der Atmosphärenparameter können nun die Häu�gkeiten dervers
hiedenen Elemente bestimmt werden. Dabei wird zunä
hst ein auf der logarithmi-s
hen Häu�gkeitsskala äquidistantes Gitter für jedes Element bere
hnet und ans
hlie-ÿend für jede geeignete Spektrallinie der beste Wert für die Häu�gkeit interpoliert. Ausden i.a. vers
hiedenen Häu�gkeiten, die man so für eine Atomsorte erhält, ergibt si
hdann eine mittlere Häu�gkeit mit Standardabwei
hung.Die verwendete logarithmis
he Skala ist dur
h
log

(

xEl

xH

)

+ 12 (78)de�niert, wobei xEl der Anzahlbru
hteil des betra
hteten Elements und xH der Anzahl-bru
hteil von Wassersto� ist. Wie man lei
ht erkennt, ist die Häu�gkeit von Wassersto�mit dieser Skala auf 12 festgesetzt. Tabelle 3 zeigt alle Häu�gkeiten für die a
ht Ele-mente, die im NLTE und für die 20 Elemente, die im LTE gere
hnet wurden (nebenWassersto�). Um die Güte der NLTE- und LTE-Re
hnungen zu verglei
hen, wurde womögli
h neben der NLTE- au
h eine LTE-Analyse dur
hgeführt.Man kann in Tabelle 3 feststellen, dass der statistis
he Fehler bei NLTE-Re
hnungenin der Regel (deutli
h) kleiner als bei LTE-Re
hnungen ist. Einzige Ausnahme ist hierKohlensto�, für den das Modellatom no
h verbessert werden muss.Bei allen NLTE- und bei den meisten LTE-Re
hnungen sind die Ionisationsglei
hge-wi
hte gewahrt, d.h. Linien vers
hiedener Ionisationsstufen eines Elements ergeben dieglei
he Häu�gkeit für das Element. Dies ist für eine konsistente Lösung notwendig undbestätigt somit die Wahl der grundlegenden Sternparameter.Abbildung 16 zeigt für die sieben Metalle, für die NLTE-Re
hnungen dur
hgeführtwurden, die aus den einzelnen Linien bestimmten Häu�gkeiten. Jeder Punkt gibt einesol
he Linienhäu�gkeit und die dazugehörige Äquivalentbreite der Linie an.Besonders bei Sti
ksto� und Sauersto� �ndet si
h im NLTE eine sehr gute Überein-stimmung der Häu�gkeiten vers
hiedener Linien. Besonders bei stärkeren Linien (mitgröÿerer Äquivalentbreite) zeigt si
h hier eine groÿe Diskrepanz zwis
hen LTE undNLTE, die bis zu einer Gröÿenordnung in der Häu�gkeit betragen kann. Dies ist einbekanntes Phänomen. Neu ist, dass so groÿe Unters
hiede au
h s
hon bei s
hwa
henLinien im Fall des Sti
ksto�s auftreten.Sehr s
hön sind au
h die systematis
hen Fehler im LTE gegenüber dem NLTE am Bei-spiel der S
hwefel- und Titan-Linien zu erkennen. Im LTE erhält man für S
hwefel einesystematis
h gröÿere, für Titan eine systematis
h kleinere Häu�gkeit als im NLTE. DieDarstellung der Eisen-Linien verans
hauli
ht deutli
h den gröÿeren statistis
hen Fehlerim LTE.Interessante Aspekte fördert au
h eine Betra
htung der Häu�gkeiten relativ zu solarenWerten (aus Grevesse & Sauval 1998), wie sie in Abbildung 17 dargestellt ist, zu Ta-ge. Neben einer lei
ht erhöhten Heliumhäu�gkeit fallen in Abbildung 17 eine deutli
huntersolare Kohlensto�häu�gkeit und eine stark übersolare Sti
ksto�häu�gkeit auf.Erklärt werden kann dies über den sogenannten CNO-Prozess, dem in masserei
hen42



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeitenTabelle 3: Eine Übersi
ht aller bestimmten Elementhäu�gkeiten in NLTE und LTE.Element mit NLTE- LTE- #Ionisationsstufe Häu�gkeiten Häu�gkeiten LinienHe i 11.09± 0.03 �� 7C i 7.94± 0.16 8.03± 0.15 11C ii 8.04± 0.06 8.06± 0.05 3N i 8.61± 0.02 9.12± 0.24 14N ii 8.61± 0.00 9.04± 0.06 3O i 8.61± 0.03 8.95± 0.33 21Ne i �� 8.16± 0.04 8Na i �� 7.00± 0.07 6Mg i 7.39± 0.07 7.32± 0.13 4Mg ii 7.39± 0.06 7.49± 0.07 6Al i �� 6.00± 0.00 2Al ii �� 6.10± 0.14 2Si ii �� 7.62± 0.07 7S ii 7.00± 0.03 7.17± 0.08 13Ca ii �� 5.81± 0.14 5S
 ii �� 2.41± 0.04 3Ti ii 4.80± 0.08 4.60± 0.11 47V ii �� 3.53± 0.07 9Cr i �� 5.65± 0.08 7Cr ii �� 5.62± 0.07 43Mn i �� 5.43± 0.04 2Mn ii �� 5.40± 0.03 13Fe i �� 7.22± 0.06 29Fe ii 7.25± 0.04 7.27± 0.06 43Fe iii �� 7.28 1Ni i �� 6.20± 0.00 2Ni ii �� 6.20± 0.04 10Sr ii �� 2.03± 0.04 2Ba ii �� 2.00± 0.05 3Sternen dominanten Wassersto�-Fusionsprozess. Die Elemente Kohlensto�, Sti
ksto�und Sauersto� treten hierbei als Katalysatoren auf. Die einzelnen Reaktionsme
hanis-men bewirken eine Abrei
herung von Kohlensto� und eine Anrei
herung von Sti
ksto�im Kern und folgli
h ein hohes N/C-Verhältnis. Damit dies in der Atmosphäre be-merkt werden kann, muss es zu Mis
hungsprozessen zwis
hen konvektivem Kern undni
ht-konvektiver Hülle kommen. In Abs
hnitt 4.6 wird hierauf no
hmal genauer ein-gegangen. Für Deneb erhält man einen Wert von 4.47± 1.56 als Anzahlbru
hteil bzw.von 5.21± 1.82 als Massenbru
hteil. Das N/C-Verhältnis ist von herausragender Be-43



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeiten

Abbildung 16: Eine Zusammenfassung der Häu�gkeiten, die aus vers
hiedenen Linienbestimmt wurden, aufgetragen gegen die Äquivalentbreite. Für glei
he fundamentaleParameter sind hier Häu�gkeiten aus NLTE-Re
hnungen (rote, ausgefüllte Symbole)und LTE-Re
hnungen (grüne, leere Symbole) dargestellt. Weiterhin zeigen Quadra-te Linien neutraler Atome an, Kreise weisen auf die erste Ionisationsstufe hin. Fürjedes Element werden die Mittelwerte mit 1σ-Fehlern im NLTE dur
h graue Balkenhervorgehoben.deutung für den Test von Sternentwi
klungsmodellen (siehe Abs
hnitt 4.6).Für die Häu�gkeiten von s
hwereren Elementen als Sti
ksto� zeigen si
h deutli
h imNLTE dur
hweg untersolare Häu�gkeiten von etwa 0.20± 0.04, was der graue Balkenin Abbildung 17 hervorhebt. Dieser Wert für die Metallizität ist der Mittelwert derO- ,Mg- ,S- ,Ti- und Fe-Häu�gkeiten im NLTE relativ zu den solaren Werten. Im LTEist dies wegen einer deutli
h gröÿeren Streuung der Häu�gkeiten über die vers
hie-denen Elemente kaum wahrnehmbar. Im NLTE zeigen die α-Elemente keine höheren44



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeitenHäu�gkeiten als Eisen, wie es für Population II-Sterne zu erwarten ist. Im LTE zeigendie α-Elemente gegenüber Eisen eine lei
ht erhöhte Häu�gkeit.Abbildung 18 zeigt die Häu�gkeiten mit Fehlern, die von Albayrak (2002) bestimmtwurden. Wie man lei
ht erkennt, unterliegen die dort gefundenen Häu�gkeiten deut-li
h gröÿeren Fehlern. Vers
hiedene Unstimmigkeiten, wie z.B. eine untersolare Heli-umhäu�gkeit, sind auf die Verna
hlässigung von NLTE-E�ekten und auf eine damitverbundene Fehlbestimmung der Atmosphärenparameter zurü
kzuführen.Au
h Takeda (1994) führte eine NLTE-Häu�gkeitsanalyse für vers
hiedene Elementedur
h, stellte um etwa 0.6 übersolare Sti
ksto�häu�gkeit fest und vermutet eine un-tersolare Kohlensto�häu�gkeit. Dies sind Indikatoren für CNO-Prozesse im Kern, dieau
h eine Heliumanrei
herung bewirken. Allerdings �ndet Takeda (1994) eine Helium-häu�gkeit von 10.22± 0.26. Dies entspri
ht einer Heliumabrei
herung von 0.77 dex zusolaren Werten. Zudem errei
ht er kein Ionisationsglei
hgewi
ht bei Mg i und Mg ii.Diese Zahlen sind auf den extrem hohen abgeleiteten Wert für die E�ektivtemperaturvon 10 000K zurü
kzuführen.
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeiten

Abbildung 17: Die mittleren Häu�gkeiten aus allen Linien einer Atomsorte mit stati-stis
hen 1σ-Fehlern. Ausgefüllte Symbole zeigen wieder NLTE an, leere Symbole LTE.Zudem bezei
hnen Re
hte
ke wieder neutrale Atome, Kreise die erste Ionisationsstufeund Rauten die zweite. S
hlieÿli
h gibt no
h die Gröÿe der Symbole eine Informationüber die Anzahl der jeweils verwendeten Linien. Kleine Symbole stehen für 1-5, mittlerefür 6-10 und groÿe für mehr als zehn Linien. Die Häu�gkeiten sind Angaben relativ zusolaren Werten, wel
he aus Grevesse & Sauval (1998) entnommen wurden. Der graueBalken hebt hervor, dass die NLTE-Häu�gkeiten für alle Elemente ab Sauersto� etwa0.20± 0.04 untersolar sind.
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.2 Elementhäu�gkeiten

Abbildung 18: Eine zu Abbildung 17 entspre
hende Darstellung der Ergebnisse vonAlbayrak (2000). Dort wurden alle Häu�gkeiten im LTE bere
hnet, für Teff=9000Kund log(g)=1.45. Werte für solare Häu�gkeiten stammen wieder aus Grevesse & Sauval(1998).
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.3 Beispiel�ts und Fehleranalyse4.3 Beispiel�ts und FehleranalyseIm vorigen Abs
hnitt wurde bereits auf den statistis
hen Fehler der Elementhäu�g-keiten eingegangen, der auf den vers
hiedenen Werten der einzelnen Linien beruht.Zusätzli
h sind au
h die Fehler bei der Bestimmung der fundamentalen Sternparame-ter zu diskutieren, was anhand einiger Beispiele erfolgen soll.Zunä
hst sollen die Balmerlinien des Wassersto�s anhand von Hγ in Abbildung 19diskutiert werden. Der Verglei
h zwis
hen Theorie und Beoba
htung in Abbildung 19

Abbildung 19: Linien�ts (rot; di
k für die endgültigen Parameter und dünn für dieangezeigten Variationen.) zu Hγ. In der hydrostatis
hen Näherung kann nur eine Kom-promisslösung zur Reproduktion der Beoba
htung (s
hwarz) gefunden werden (sieheau
h Abbildung 20). Zur Abs
hätzung der Fehler bei E�ektivtemperatur bzw. S
hwe-rebes
hleunigung sind au
h die theoretis
hen Pro�le für ± 75K (obere rote Linien)bzw. ± 0.05 dex (untere rote Linien) dargestellt.für die s
hlieÿli
h gefundenen Parameter stellt einen Kompromiss dar, um die Liniein Gänze zu reproduzieren. Dies war ein generelles Problem bei allen Balmer-Linien.Abwei
hungen treten sowohl im Kern als au
h in den Linien�ügeln zu Tage.Das Übereinstimmungsproblem an den Flügeln stellt die Güte der abgeleiteten Stern-parameter zunä
hst in Frage. Die hohe Selbstkonsistenz bei den Elementhäu�gkeiten(Ionisationsglei
hgewi
hte, s.u.) spri
ht aber für die gewählten Parameter. Daher wur-de zusätzli
h no
h eine hydrodynamis
he NLTE-Atmosphärenstruktur in sphäris
herGeometrie mit dem FASTWIND-Code (Puls et al. 2005) bere
hnet, s. Abbildung 20.Für die FASTWIND-Re
hnung sind no
h einige zusätzli
he Parameter nötig:48



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.3 Beispiel�ts und FehleranalyseDie Massenverlustrate Ṁ = 2.5·10−7M⊙, die Windendges
hwindigkeit v∞ = 180 km s−1,der β-Parameter des Ges
hwindigkeitsfeldes β = 3.00, der Radius R = 192 R⊙ und dieTurbulenzges
hwindigkeit vturb = 8 km s−1. Aus der Anpassung der Hα-Linie wurdeabwei
hend hiervon vturb = 35 km s−1 und log(g) = 1.12 gefunden.Hier erhält man eine deutli
h bessere Übereinstimmung über den gesamten Berei
h derLinie. Eine völlig selbstkonsistente NLTE-Spektrumssynthese wäre wüns
henswert, istaber no
h ni
ht dur
hführbar. Der FASTWIND-Code erlaubt nur die Bere
hnung vonWassersto�pro�len. Häu�gkeitsbestimmungen anderer Elemente sind bisher ni
ht mög-li
h. Da die tieferen Atmosphärens
hi
hten in guter Näherung statis
h sind, erlaubt derhier verwendete Ansatz trotzdem die Analyse des Metalllinienspektrums, s. Przybilla(2006) für eine weiterführende Diskussion.

Abbildung 20: Die mit FASTWIND ge�tte Hγ-Linie. Theorie (fett) und Beoba
h-tung (dünn) stimmen sowohl im Kern als au
h in den Flügeln sehr gut überein. DerFASTWIND-Code behandelt im Gegensatz zur hier sonst verwendeten Methode hy-drodynamis
he Atmosphären komplett im NLTE und in sphäris
her Geometrie.(Dasline-blanketing von ATLAS9 und von FASTWIND ist verglei
hbar, wird aber sehrunters
hiedli
h behandelt.)Wie in Abbildung 19 au
h zu sehen ist, reagieren die Balmerlinien auf Variationen imRahmen der angenommenen statistis
hen Fehler von 75K in der E�ektivtemperaturund 0.05 dex in log(g) nur in etwas begrenztem Maÿe. Au
h Helium- und Mg ii-Liniensind in diesem Temperaturberei
h um 8525K kaum sensitiv auf derartige Variationen(s. Abbildung 21 links). Die statistis
hen Fehler für Temperatur und log(g) basieren49



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.3 Beispiel�ts und Fehleranalysevor allem auf den deutli
hen Reaktionen der Mg i-Linien, wie in Abbildung 21 re
htszu sehen ist. Ein ähnli
hes Verhalten, wenn au
h weniger deutli
h ausgeprägt, weisendie N i/ii-Linien auf.

Abbildung 21: Links: Eine Heliumlinie bei 4388Å und eine Mg ii-Linie bei 4390.5Å.Re
hts: Die Mg i-Linie bei 5183Å. Beide Male werden neben den theoretis
hen Linienfür die endgültigen Parameter wieder die theoretis
hen Linien für Temperaturvariatio-nen von 75K (oberes Linienset) und log(g)-Variationen von 0.05 dex (unteres Linienset)gezeigt. Im Gegensatz zu den Helium- und Mg ii-Linien zeigen die Mg i-Linien eine hoheEmp�ndli
hkeit auf Variationen von Temperatur und S
hwerebes
hleunigung.Zur Verans
hauli
hung der Qualität der Analyse wurde ein theoretis
hes Spektrumbere
hnet, wel
hes alle Elemente, für die Modellatome und damit Häu�gkeitsbestim-mungen vorlagen, berü
ksi
htigt. Für jedes Element wurde dabei die mittlere Häu�g-keit aus allen mit den hier verwendeten Modellatomen verfügbaren Ionisationsstufenverwendet. Abbildung 22 zeigt den Verglei
h dieses theoretis
hen Sektrums mit einemausgewählten Abs
hnitt des beoba
hteten Spektrums im Berei
h von 4270 bis 4560 Å.Man erkennt über den gesamten Verlauf hinweg eine sehr gute Übereinstimmung.Zur Abs
hätzung der systematis
hen Fehler in den Sternparametern wurde die Ele-menthäu�gkeitsbestimmung für alle NLTE-Häu�gkeiten mit veränderten Parameternwiederholt. Dabei wurde jeweils nur ein Parameter geändert. Die E�ektivtemperaturvon 8525 auf 8600K, log(g) von 1.10 auf 1.15 , die Heliumhäu�gkeit von 0.11 (An-zahlbru
hteil) auf solar (0.089) und die Mikroturbulenzges
hwindigkeit von 8 km/s auf7 km/s gesetzt. Die Ergebnisse sind in Tabelle 4 zusammengefasst. Wie dort erkennbarist, reagiert Kohlensto� ähnli
h wie S
hwefel mäÿig um maximal 0.1 dex auf Parame-tervariationen. Während Sti
ksto�, Sauersto� und Mg ii kaum reagieren sind bei Mg ideutli
he E�ekte v.a. bei der Temperaturvariation zu sehen. Eisen und Titan zeigenbei den Variationen aller Parameter deutli
he Veränderungen.
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.3 Beispiel�ts und Fehleranalyse

Abbildung 22: Verglei
h des theoretis
hen Spektrums mit den Beoba
htungen im Wel-lenlängenberei
h von 4270 bis 4560 Å. Um den Berei
h der Balmerlinie wurde derüber DETAIL und SURFACE bere
hnete theoretis
he Fluss dur
h den Fluss aus einerFASTWIND-Re
hnung ergänzt. Senkre
hte Stri
he im Bild kennzei
hnen zur Analyseherangezogene Spektrallinien. Kurze senkre
hte Stri
he repräsentieren Fe ii-Linien.Tabelle 4: Die Resultate der Häu�gkeitsbestimmung mit veränderten Sternparame-tern. Zum Verglei
h zeigt die Häu�gkeitsspalte ganz links die Werte für die endgültigverwendeten Werte: Teff=8525K, log(g)=1.10 , Heliumhäu�gkeit n(He)=0.11 (Anzahl-bru
hteil) und Mikroturbulenz ξ=8km/s. Es wurde jeweils nur einer dieser Parametervariiert. Der Kopf jeder Spalte gibt an, wel
her Parameter auf wel
hen neuen Wertgesetzt wurde.Element mit endgültige Teff= log(g)=1.15 n(He)=0.089 ξ=7km/sIonisationsstufe Parameter 8600KC i 7.94± 0.16 8.00± 0.20 7.85± 0.23 7.88± 0.22 7.89± 0.21C ii 8.04± 0.06 7.98± 0.10 8.05± 0.09 8.03± 0.10 8.05± 0.09N i 8.61± 0.02 8.59± 0.03 8.55± 0.06 8.57± 0.04 8.62± 0.04N ii 8.61± 0.00 8.60± 0.01 8.62± 0.03 8.63± 0.03 8.62± 0.01O i 8.61± 0.03 8.64± 0.06 8.61± 0.06 8.63± 0.07 8.63± 0.07Mg i 7.39± 0.07 7.58± 0.12 7.36± 0.11 7.48± 0.12 7.45± 0.10Mg ii 7.39± 0.06 7.41± 0.11 7.40± 0.09 7.42± 0.10 7.42± 0.09S ii 7.00± 0.03 6.93± 0.04 7.01± 0.03 6.99± 0.05 6.99± 0.04Ti ii 4.79± 0.08 4.60± 0.09 4.50± 0.10 4.85± 0.11 4.83± 0.10Fe ii 7.25± 0.04 7.39± 0.05 7.32± 0.09 7.35± 0.07 7.38± 0.0951



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.4 Abgeleitete Sternparameter4.4 Abgeleitete SternparameterNun werden beoba
htete Helligkeiten aus Johnson et al. (1966) übernommen: V = 1.m25und B − V = +0.m09. Theoretis
he Werte und die bolometris
he Korrektion werdenaus dem ATLAS9-Fluss abgeleitet: (B − V )0 = 0.m054 und B.C. = −0.m111. Darauswird dann der Farbexzess E(B − V ) = 0.m036 und mit Glei
hung 20 die Extinktion
AV = 0.m113 bere
hnet. Die absolute bolometris
he Helligkeit Mbol kann aus der FGLR(Glei
hung 21) mit Hilfe von E�ektivtemperatur und S
hwerebes
hleunigung (aus derSpektralanalyse) gewonnen werden: Mbol = −8.m38. Die absolute Helligkeit ergibt si
hdaraus na
h Abzug der bolometris
hen Korrektion zu MV = −8.m27.Das Entfernungsmodul erhält man nun ganz einfa
h aus

(m − M)V = V − MV = 9.m52 ± 0.m23 (79)was über Glei
hung 19 die Distanz d von Deneb zu 761± 80 p
 ergibt. Das Entfernungs-modul von 9.m52 ist in sehr guter Übereinstimmung zum Wert 9.m5 von Humphreys(1978), die das Entfernungsmodul über die Zugehörigkeit von Deneb zur AssoziationCyg OB 7 bestimmte. Au
h die dort abgeleiteten Werte für absolute visuelle bzw. bo-lometris
he Helligkeit von −8.m4 bzw. −8.m6 sind in relativ guter Übereinstimmung zuden Werten −8.m27 und −8.m38 in dieser Arbeit.Die Leu
htkraft des Stern bekommt man nun dur
h Umformen von Glei
hung 17 zu
L = 10

“

4.74−Mbol

2.5

”

L⊙ ≈ 177 000 L⊙ (80)Glei
hung 9 liefert den Sternradius zu 1.34·1011 m, was etwa 192 Sonnenradien oder 0.89astronomis
hen Einheiten entspri
ht. Wenn Deneb anstelle der Sonne stünde, würdeer also unser Sonnensystem fast bis zur Erdbahn ausfüllen.Nun lassen si
h für jeden Stern auf vers
hiedene Weisen Massen bestimmen. Für Denebwurde hier eine spektroskopis
he Masse na
h Glei
hung 22 von M spec = 16.96±4.10 M⊙gefunden. Tabelle 5 fasst alle Sternparameter zusammen (ohne die Häu�gkeiten dereinzelnen Metalle).
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.4 Abgeleitete SternparameterTabelle 5: Eine Übersi
ht über alle Sternparameter (ohne Elementhäu�gkeiten).Name DenebSpektraltyp A2 Ia
d 761± 80 p
Radialges
hwindigkeit 2.50 km/sAtmosphäre
Teff 8525± 75K
log(g) 1.10± 0.05 dex (g in 
gs)Heliumhäu�gkeit y 0.11 (Anzahlbru
hteil)
[M/H ℄ �0.20 (dex)
ξ 8± 1 km s−1

ζ 20±2 km s−1

v sin i 20± 2 km s−1Photometrie
V (a) 1.m25
B − V (a) +0.m09
U − B (a) −0.m23
(B − V )0 (b) 0.m054
B.C. (b) −0.m111
E(B − V ) (c) 0.m036
AV (c) 0.m113
Mbol (c) −8.m38 ± 0.m23
MV (c) −8.m27 ± 0.m23
(m − M)V (c) 9.m52 ± 0.m23Physikalis
h
log L / L⊙ 5.25± 0.09
R / R⊙ 192± 0
M spec / M⊙ 17± 4Referenzen:(a) Johnson et al. (1966) ([18℄)(b) aus der ATLAS-Atmosphärenstrukturbere
hnet(c) aus den Formeln in Abs
hnitt 2.1.153



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE4.5 Flussverteilung und Spektrophotometrie4.5 Flussverteilung und SpektrophotometrieDie Analyse der Flussverteilung und der photometris
hen Messungen eines Sterns stellteine von der Spektralanalyse unabhängige Methode zur Bestimmung der Sternparame-ter dar. Au
h in dieser Arbeit soll die Konsistenz dieser beiden Methoden mit vers
hie-denen Daten überprüft werden. Zunä
hst stehen IUE-Daten im UV-Berei
h von 1150bis 1980Å (Spektrum SWP09133) und von 1850 bis 3290Å (Spektrum LWR07864)mit niedriger Dispersion und groÿer Apertur zur Verfügung. Weiterhin wurden die inAbs
hnitt 4.4 genutzten Johnson-Magnituden (UBV) aus Johnson et al. (1966) ver-wendet.Aus Hau
k & Mermilliod (1998) stammen die Strömgren-Farben (b−y), m1 und c1 mitden Werten 0.m105, 0.m044 und 0.m917. Da der Unters
hied zwis
hen dem Strömgren-yund dem Johnson-V nur in der Gröÿenordnung von einem Prozent liegt, wurde V = ygesetzt, womit sofort der Wert von b bere
hnet werden kann. Mittels der Relationen
v = m1 + 2b − y (81)
u = c1 + 2v − b (82)können au
h diese Strömgren-Helligkeiten bestimmt werden. Für diese Analyse werdendie Magnituden u, b und v (y entspri
ht s
hon dem Johnson-V ) genutzt.Informationen über den infraroten Spektralberei
h wurden s
hlieÿli
h au
h aus den

J2MASS-,H2MASS- undK2MASS-Magnituden aus dem TwoMi
ron All Sky Survey (Skruts-kie et al. 2006) gewonnen.Die nötige Umre
hnung all dieser Magnituden in Flüsse erfolgt mittels der Flüsse beiNullmagnituden aus Heber et al. (2002), Tabelle 3. Zur erforderli
hen Entrötung dergemessenen Flüsse (na
h Cardelli et al. 1989) wurde der in Abs
hnitt 4.4 bestimmteWert für den Farbexzess herangezogen, für die galaktis
he Konstante AV/E(B − V )ein Wert von 3.1 .Tabelle 6 fasst alle Farbwerte mit den zugehörigen (entröteten) Flüssen und Quellenzusammen.Na
h der Entrötung der gemessenen Flüsse wurden diese mit dem LTE-Fluss aus demATLAS9-Code vergli
hen, wie in Abbildung 23 zu sehen ist. Der ATLAS9-Fluss wurdemit Teff=8525K, log(g)=1.10, Heliumhäu�gkeit n(He)=0.11, einer Mikroturbulenz von
ξ=8km/s bere
hnet und der hier bestimmten Metallizität [M/H ℄=�0.20 bere
hnet.Die gute Übereinstimmung zwis
hen dem ATLAS9-Fluss und den vers
hiedenen Mes-sungen mit den glei
hen Parameterwerten wie in der Spektralanalyse bestimmt spri
htwiederum für die Qualität der Analyse und der ermittelten Parameter. Wie in derAstronomie übli
h wurden die Spektren auf V normiert, d.h. es wurde darauf gea
h-tet, dass bei der V -Wellenlänge identis
he Flüsse vorliegen. Der dazu nötige O�set aufder logarithmis
hen Skala ergibt si
h aus dem Radius und der Entfernung von Deneb.Denn je kleiner der Stern und je gröÿer seine Entfernung, desto geringer der Fluss, denein Beoba
hter empfängt (siehe Glei
hung 8).
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE4.5 Flussverteilung und Spektrophotometrie

Tabelle 6: Eine Au�istung aller verwendeten Magnituden mit zentraler Wellenlänge λ0des Filters und zugehörigen Flüssen. Diese wurden mit den Flüssen bei Nullmagnituden(Heber et al. 2002) bere
hnet. Weiterhin sind die Werte für die entröteten Flüsse unddie Quellen der Magnituden angegeben. Sämtli
he Flusswerte sind in erg/s/
m2/Åangegeben.Name der Magni- λ0 Fluss bei beoba
hteter entröteter QuelleFarbe tuden in Å Nullmagnitude Fluss Fluss
U 1.m11 3600 4.187 · 10−9 1.506 · 10−9 1.757 · 10−9 [18℄
B 1.m34 4400 6.597 · 10−9 1.920 · 10−9 2.195 · 10−9 [18℄
V 1.m25 5500 3.607 · 10−9 1.141 · 10−9 1.263 · 10−9 [18℄
u 2.m57 3500 1.169 · 10−8 1.096 · 10−9 1.283 · 10−9 [15℄
v 1.m504 4110 8.444 · 10−9 2.113 · 10−9 2.436 · 10−9 [15℄
b 1.m355 4670 5.826 · 10−9 1.673 · 10−9 1.897 · 10−9 [15℄
J2MASS 1.m139 12510 2.91 · 10−10 1.02 · 10−10 1.04 · 10−10 [29℄
H2MASS 0.m902 16280 1.11 · 10−10 4.84 · 10−11 4.92 · 10−11 [29℄
K2MASS 1.m010 22030 3.83 · 10−11 1.51 · 10−11 1.53 · 10−11 [29℄
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE4.5 Flussverteilung und Spektrophotometrie

Abbildung 23: Der Verglei
h des LTE-ATLAS9-Flusses mit UV-Spektren von IUE undeinzelnen Flusspunkten aus Messungen in vers
hiedenen Helligkeitssystemen: UBV(Johnson), uvb (Strömgren) und JHK2MASS. Der Fluss wurde mit den Parametern
Teff=8525K, log(g)=1.10, Heliumhäu�gkeit n(He)=0.11, einer Mikroturbulenz von
ξ=8km/s und der Metallizität [M/H ℄=�0.20 bere
hnet. Es wurde eine Normierungauf die theoretis
he V -Magnitude vorgenommen. Die Übereinstimmung zwis
hen Mo-dell und Beoba
htung ist insgesamt hervorragend, nur kurzwellig vom Balmersprungund um Lyα (P-Cygni Pro�l) �nden si
h Diskrepanzen. Letztere lassen si
h wohl aufden Ein�uss des Sternwindes zurü
kführen und sind somit mit einem hydrostatis
henAnsatz ni
ht reproduzierbar. Man muss hier allerdings etwas Vorsi
ht walten lassen,da in diesem Berei
h au
h Emissionen aus der Erdatmosphäre auftreten können.
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4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.6 Denebs Entwi
klungsstatus4.6 Denebs Entwi
klungsstatusNa
h der ausführli
hen Bestimmung vers
hiedenster Sternparameter sollen diese nunzur Analyse des Evolutionsstatus herangezogen werden. Abbildung 24 zeigt Sternent-wi
klungspfade im HRD für Sterne mit unters
hiedli
hen Geburtsmassen und die Po-sition von Deneb.Sternwinde spielen für masserei
he leu
htkräftige Sterne eine wi
htige Rolle. Die Stern-winde werden dur
h den Strahlungsdru
k getrieben und bewirken Massenverlustratenin der Gröÿenordnung von einigen Sonnenmassen pro 10Myr

Abbildung 24: Sternentwi
klungspfade im HRD für vers
hiedene Geburtsmassen vonSternen mit anfängli
her Rotationsges
hwindigkeit von 300 km s−1 und solarer Me-tallizität [M/H ℄=0.04 (Massenbru
hteil). Der Punkt in diesem HRD-Diagramm gibtE�ektivtemperatur und Leu
htkraft (mit Fehler) für Deneb an, wie sie in Abs
hnitt4.1 und 4.4 ermittelt wurden. Die kleinen Zahlen entlang der Kurve geben die ak-tuellen N/C-Werte (Massenverhältnisse) bei Teff=10 000K und der Entwi
klung zumroten Überriesen bzw. in blue loops an. Startwert war in allen Fällen 0.31 (solar). Al-le Entwi
klungswege sind bis zum Ende des zentralen Heliumbrennens gere
hnet. Ein25M⊙-Stern hat si
h bis dahin s
hon zurü
k zum Blauen entwi
kelt (Sternentwi
k-lungswege aus Meynet & Maeder 2003.). 57



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.6 Denebs Entwi
klungsstatusWie in Abbildung 24 zu sehen, liegt Deneb im HRD zwis
hen den Pfaden für 20 und25 Sonnenmassen. Es muss aber no
h die Mögli
hkeit einer Entwi
klung wie sie nur fürden 25-Sonnenmassen-Pfad dargestellt ist (also von rot na
h blau) in Betra
ht gezogenwerden.Ein wi
htiger Indikator für die Diskussion ist das ungewöhnli
h hohe N/C-Verhältnisvon 5.21± 1.82 (Massenverhältnis). Wie Abbildung 24 zeigt, liegen die N/C-Verhältnis-se für Sterne, die si
h zum roten Überriesen entwi
keln und eine Rotationsges
hwin-digkeit von 300 km s−1 haben, bei etwa 1 und damit signi�kant unter dem gefundenenWert von 5.21.Eine Analyse anhand Abbildung 24 ist s
hwierig, da hier zur Diskussion die Leu
htkraftherangezogen werden muss. Denn diese wird über den Radius und letztendli
h die Ent-fernung bestimmt und beinhaltet so groÿe Unsi
herheiten und statistis
he Fehler. Et-was einfa
her gestaltet si
h eine Diskussion der Entwi
klung im Teff/log(g)-Diagramm,da hier die Entfernung ni
ht eingeht und nur die mit hoher Genauigkeit bestimmtenWerte für E�ektivtemperatur und S
hwerebes
hleunigung verwendet werden müssen.Abbildung 25 zeigt ein entspre
hendes Entwi
klungsdiagramm mit einigen anderenBA-Überriesen zum Verglei
h.Wie in Abs
hnitt 2.4 erläutert sind hohe Sti
ksto�- und niedrige Kohlensto�häu�gkei-ten das Ergebnis des CNO-Prozesses im Kern. Damit si
h dieses hohe N/C-Verhältnisin der für den Astronomen si
htbaren Atmosphäre nieders
hlägt, muss es zur Mis
hungmit prozessiertem Material aus dem Kern gekommen sein. Hierzu gibt es zwei Mög-li
hkeiten.Erstens kann Deneb die stark konvektive Phase (dredge-up) als roter Überriese dur
h-laufen haben. Dies würde bedeuten, dass er si
h momentan vom roten zum blauenÜberriesen entwi
kelt. In diesem Fall ergibt si
h eine Anfangsmasse von etwa 15M⊙.Zweitens kann Deneb ein s
hneller Rotator sein. Die Dur
hmis
hung könnte also nurdur
h Rotation induziert worden sein. Eine dredge-up-Phase als roter Überriese ist hierzur Erklärung des hohen N/C-Verhältnisses ni
ht mehr nötig. Deneb würde si
h alsono
h vom blauen zum roten Überriesen entwi
keln und hätte eine Anfangsmasse vonetwa 24M⊙.Um zwis
hen den beiden Mögli
hkeiten für den Entwi
klungszustand zu ents
heidenmuss als weiterer Parameter die aktuelle Masse des Sterns analysiert werden. Da dievorliegenden Entwi
klungsre
hnungen aus Meynet & Maeder (2003) nur für eine Ro-tationsges
hwindigkeit von 300 km s−1 und für eine andere als die hier verwendete Me-tallizität dur
hgeführt wurden, kann die Ableitung der aktuellen Masse von Deneb ausdiesen Re
hnungen nur einen S
hätzwert ergeben.Für die erste Mögli
hkeit (dredge-up) mit anfangs etwa 15M⊙ lassen die Entwi
k-lungsre
hnungen eine gegenwärtige Masse von etwa 10M⊙ erwarten. Dies steht imWiderspru
h zur spektroskopis
h bestimmten Masse von 17± 4M⊙.Für die zweite Mögli
hkeit (s
hneller Rotator) mit anfangs etwa 24M⊙ wurde bei Be-rü
ksi
htigung der hohen Rotationsges
hwindigkeit (vrot > 300 km s−1) vorsi
htig eineaktuelle Masse von etwa 18M⊙ ges
hätzt. Dies ergibt eine gute Übereinstimmung mit58



4 QUANTITATIVE SPEKTROSKOPIE 4.6 Denebs Entwi
klungsstatus

Abbildung 25: Wie Abbildung 24, jedo
h in der log(Teff)−log(g) Ebene. Der ausgefüllteKreis in diesem Diagramm gibt E�ektivtemperatur und S
hwerebes
hleunigung g (mitFehler) für Deneb an, wie sie in Abs
hnitt 4.1 und 4.4 ermittelt wurden. Zusätzli
hzu Deneb sind zum Verglei
h vier weitere BA-Überriesen (aus Przybilla et al. 2006)eingezei
hnet. Es handelt si
h um η Leo (9600± 150K und 2.00± 0.15 dex), HD111613(9150± 150K und 1.45± 0.10 dex), HD92207 (9500± 200K und 1.20± 0.10 dex) undRigel (12 000± 200K und 1.75± 0.10 dex). Für Deneb sind die Fehler kleiner als dieSymbolgröÿe, die das Massenverhältnis von N/C 
odiert (Beispiele im Kasten obenlinks; Sternentwi
klungswege von Meynet & Maeder 2003.).dem Resultat der spektroskopis
hen Massenbestimmung.Aufgrund dieser Diskussion kann man vermuten, dass Deneb mit etwa 24 Sonnen-massen auf der Hauptreihe startete und si
h nun bei etwa 17 Sonnenmassen auf derEntwi
klung vom blauen zum roten Überriesen be�ndet. Damit liegt er in der Phasedes Wassersto�-S
halenbrennens vor der Zündung des zentralen Helium-Brennens.
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5 ZUSAMMENFASSUNG5 ZusammenfassungWie in der Einleitung erwähnt stellen BA-Überriesen als visuell hellste Sterne viel-seitige und mä
htige Werkzeuge in der (extragalaktis
hen) Astronomie dar. Um dieseri
htig nutzen zu können ist eine genaue Analyse des Prototypen und Referenzsternsnötig. Ansonsten p�anzen si
h die Fehler von Parametern anderer Sterne, die si
h aufden Prototyp beziehen, fort.Im Rahmen dieser Diplomarbeit konnte nun eine quantitative Analyse aller wi
htigenParameter des Prototypen der A-Überriesen, Deneb (A2 Ia), mit bisher unerrei
hterPräzision und Konsistenz dur
hgeführt werden. Die Analyse gründet auf einer NLTE-Modellierung des mit FOCES am 2.2m-Teleskop auf dem Calar Alto beoba
htetenSpektrums und nutzt multiple Methoden zur Bestimmung der stellaren Parameter.Die Modellatmosphärenanalyse erlaubt eine präzise Reproduktion des beoba
htetenLinienspektrum und der Energieverteilung vom UV bis in den (nah-)infraroten Spek-tralberei
h.Da die Qualität der Atmosphärenparameter in ents
heidendem Maÿ Konsistenz undGüte der übrigen Analyse beein�usst, wurden diese Gröÿen mit besonderer Sorg-falt bestimmt. Mit dem in Abs
hnitt 4.1 bes
hriebenen spektroskopis
hen Verfah-ren konnten eine E�ektivtemperatur von 8525± 75K, eine S
hwerebes
hleunigung von
log(g)=1.10± 0.05 dex, eine Heliumhäu�gkeit von 0.11± 0.01 und eine Mikroturbulenz-ges
hwindigkeit von 8± 1 km/s gefunden werden. Aus Linienpro�l�ts wurde eine Ma-kroturbulenzges
hwindigkeit und eine projizierte Rotationsges
hwindigkeit von jeweils20± 2 km/s abgeleitet. Diese sehr kleinen Unsi
herheiten unterstrei
hen zusammen mitden geringen statistis
hen Fehlern bei den Metallhäu�gkeiten von meist wenigen Pro-zent die bisher unerrei
hte Qualität und Konsistenz dieser Analyse.Mit diesen Werten für die Atmosphärenparameter war nun eine präzise Analyse derHäu�gkeiten für eine Vielzahl von Elementen mögli
h. Verglei
he von NLTE- und LTE-Re
hnungen zeigen hier eine bzgl. systematis
her und statistis
her Fehler deutli
heÜberlegenheit der NLTE-Re
hnungen. Hier konnten die Unsi
herheiten der Häu�gkei-ten, wie s
hon erwähnt, in den allermeisten Fällen auf wenige Prozent reduziert werden.Als grundsätzli
he Ergebnisse lassen si
h eine lei
ht übersolare Heliumhäu�gkeit, einedeutli
h um etwa 0.7 dex übersolare Sti
ksto�häu�gkeit und eine ebenfalls deutli
hum 0.5 dex untersolare Kohlensto�häu�gkeit im NLTE festhalten. Dies ist ein klarerIndikator für die Dur
hmis
hung der Atmosphäre mit CNO-prozessiertem Material ausdem Kern des Sternes. Alle anderen NLTE-Häu�gkeiten zeigen übereinstimmend um
∼ 0.20 dex untersolare Werte.Unter Zuhilfenahme von photometris
hen Daten aus der Literatur, der Zugehörigkeitvon Deneb zur Assoziation Cyg OB7 sowie der �ussgewi
hteten S
hwerebes
hleunigungs-Leu
htkraftrelation (engl. �ux-weighted-gravity-luminousity-relationship, FGLR) konn-ten die fundamentalen Sternparameter wie Leu
htkraft (1.77± 0.37 ·105L⊙), Radius(192± 20R⊙) und (spektroskopis
he) Masse (17± 4M⊙) sowie eine Entfernung von761± 80 p
 ermittelt werden. 61



5 ZUSAMMENFASSUNGZusammengenommen ermögli
hen all diese Informationen eine Diskussion des Entwi
k-lungszustands von Deneb. Das hohe N/C-Verhältnis von 5.21± 1.82 (Massenverhältnis)und eine (spektroskopis
he) Masse von 17± 4M⊙ implizieren für Deneb eine Geburts-masse von ungefähr 24M⊙, eine relativ hohe Rotationsges
hwindigkeit im Hauptrei-henstadium und eine momentane Entwi
klung vom blauen zum roten Überriesen.Die vorliegende detaillierte und konsistente Analyse des Prototypsterns der A-Über-riesen bildet das Fundament für präzise Analysen von weiteren Sternen dieser Klasse.Der S
hwerpunkt der Arbeit wird si
h allerdings auf extragalaktis
he Objekte verla-gern, z.B. auf BA-Überriesen in den Magellans
hen Wolken.
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7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIEN7 Anhang � Übersi
ht der untersu
hten LinienDie folgende Tabelle gibt eine Übersi
ht aller Spektrallinien, die zur Analyse heran-gezogen wurden. Die ersten Spalten nennen die Wellenlängenposition einer Linie (inÅ), die Anregungsenergie des unteren Niveaus (in eV), die verwendete Oszillatoren-stärke log gf , einen Indikator für die Genauigkeit des gf -Wertes und die Quelle des
gf -Wertes. Die drittletzte Spalte gibt die Äquivalentbreite der Linie (in mÅ) an, dieüber direkte Integration über die gemessene Linie ermittelt wurde. In ma
hen Fällenwar eine Messung der Äquivalentbreite (z.B. bei Linienblends) ni
ht mögli
h. Infor-mationen wurden aber vor allem aus den Linienpro�len gewonnen, sodass au
h Linienohne Äquivalentbreitenmessung zur Analyse herangezogen werden konnten. Bei denentspre
henden Fällen steht ein �S� anstelle einer Äquivalentbreitenangabe.Die letzten beiden Spalten geben Auskunft über die aus dieser Linie abgeleitete Häu�g-keit des zugehörigen Elements. Für einige Elemente wurden NLTE- und LTE-Bere
h-nungen dur
hgeführt, für einige waren nur LTE-Bere
hnungen mögli
h. Be�ndet si
hin der letzten Spalte kein Eintrag, so handelt es si
h in der vorletzten Spalte um dieHäu�gkeit im LTE, anderenfalls um die Häu�gkeit im NLTE. In letzterem Fall gibtdie letzte Spalte die Di�erenz zwis
hen NLTE- und LTE-Häu�gkeit na
h ∆ log ε =
log εNLTE − log εLTE an.In man
hen Fällen tragen zu einer si
htbaren Linie mehrere Feinstruktur-Übergängebei. Diese einzelnen Übergänge können ni
ht aufgelöst werden. In der Liste wird diesdadur
h angezeigt, dass für diese Übergänge keine Häu�gkeitswerte und keine Äquiva-lentbreite angegeben sind. Diese Übergänge wurden mit dem ersten Übergang darüber,der sol
he Angaben hat, zusammengefasst.
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7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7: Spektrale Linienanalyse
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εHe i:4026.18 20.96 −2.63 A WSG 22 11.09 . . .4026.19 20.96 −0.63 A WSG4026.20 20.96 −0.85 A WSG4026.36 20.96 −1.32 A WSG4120.81 20.96 −1.74 B WSG 34 11.12 . . .4120.82 20.96 −1.96 B WSG4120.99 20.96 −2.44 B WSG4387.93 21.22 −0.88 A WSG S 11.13 . . .4471.47 20.96 −0.20 A WSG S 11.07 . . .4471.49 20.96 −0.42 A WSG4471.68 20.96 −0.90 A WSG4713.14 20.96 −1.23 B WSG 30 11.10 . . .4713.16 20.96 −1.45 B WSG4713.38 20.96 −1.93 B WSG5015.68 20.62 −0.82 AA WSG S 11.09 . . .5875.60 20.96 −1.52 A WSG 101 11.06 . . .5875.61 20.96 0.48 A WSG5875.63 20.96 −0.34 A WSG5875.64 20.96 0.14 A WSG5875.97 20.96 −0.22 A WSGC i:4771.74 7.49 �1.87 C WFD S 8.11 0.004775.90 7.49 �2.27 C WFD S 8.11 0.005052.17 7.68 �1.45 B WFD S 8.01 0.007111.47 8.64 �1.31 B� WFD S 8.11 0.007113.18 8.65 �0.77 B� WFD S 8.01 0.007115.17 8.64 �1.16 B� WFD S 8.01 0.007115.18 8.64 �1.70 B WFD9078.29 7.48 �0.58 B WFD S 7.91 �0.209088.51 7.48 �0.43 B WFD 148 7.91 �0.209094.83 7.49 0.15 B WFD S 7.71 �0.359111.81 7.49 �0.30 B WFD S 7.71 �0.32C ii:4267.00 18.05 0.56 C+ WFD 19 8.01 -0.054267.26 18.05 0.74 C+ WFD6578.05 14.45 -0.03 B WFD S(13) 8.01 0.006582.88 14.45 -0.33 B WFD S 8.11 0.0066



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εN i:6008.47 11.60 −1.11 C+ WFD 12 8.63 −0.187423.64 10.33 −0.71 B+ WFD 145 8.63 −0.537442.30 10.33 −0.38 B+ WFD 225 8.60 −0.717468.31 10.34 −0.19 B+ WFD 306 8.64 −0.797898.98 12.36 0.02 C WFD S 8.55 −0.167899.28 12.36 −0.91 C WFD8567.74 10.68 −0.66 B WFD S(148) 8.59 −0.458680.28 10.34 0.35 B+ WFD S(567) 8.62 −0.898683.40 10.33 0.09 B+ WFD S(469) 8.62 −0.698686.15 10.33 −0.31 B+ WFD S(347) 8.62 −0.798703.25 10.33 −0.32 B+ WFD 305 8.58 −0.638711.70 10.33 −0.23 B+ WFD 346 8.60 −0.718718.84 10.34 −0.34 B+ WFD 260 8.58 −0.638728.90 10.33 −1.07 B+ WFD S(93) 8.62 −0.399049.49 12.36 −0.86 B WFD S 8.60 −0.319049.89 12.36 0.28 B WFDN ii:3955.85 18.47 −0.81 B WFD S 8.61 −0.503995.00 18.50 0.21 B WFD 10 8.61 −0.404447.03 20.41 0.23 B WFD S 8.61 −0.40O i:3947.29 9.15 −2.10 B WFD 33 8.61 −0.123947.48 9.15 −2.24 B WFD3947.59 9.15 −2.47 B WFD4654.12 10.74 −2.16 C+ WFD S 8.61 −0.104654.56 10.74 −1.93 C+ WFD4772.45 10.74 −1.92 C+ WFD S 8.61 −0.104772.91 10.74 −1.70 C+ WFD4773.75 10.74 −1.55 C+ WFD S 8.61 −0.104967.38 10.74 −1.63 C+ WFD 15 8.61 −0.104967.88 10.74 −1.41 C+ WFD4968.79 10.74 −1.26 C+ WFD 18 8.61 −0.105329.10 10.74 −1.24 C+ WFD 40 8.63 −0.185329.68 10.74 −1.02 C+ WFD5330.73 10.74 −0.87 C+ WFD 33 8.66 −0.205435.18 10.74 −1.78 C+ WFD 10 8.61 −0.205435.77 10.74 −1.54 C+ WFD5436.86 10.74 −1.39 C+ WFD 9 8.61 −0.2067



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εO i:6046.23 10.99 −1.76 C+ WFD S 8.61 −0.206046.44 10.99 −1.54 C+ WFD6046.49 10.99 −2.24 C+ WFD6155.96 10.74 −1.36 B+ WFD S 8.63 −0.186155.97 10.74 −1.01 B+ WFD6155.99 10.74 −1.12 B+ WFD6156.74 10.74 −1.49 B+ WFD6156.76 10.74 −0.90 B+ WFD6156.78 10.74 −0.69 B+ WFD6158.15 10.74 −1.84 B+ WFD 94 8.64 −0.116158.17 10.74 −1.00 B+ WFD6158.19 10.74 −0.41 B+ WFD6453.60 10.74 −1.29 C+ WFD S 8.61 −0.356454.44 10.74 −1.07 C+ WFD7001.90 10.99 −1.49 B WFD S 8.61 −0.257001.92 10.99 −1.01 B WFD7002.17 10.99 −2.66 B WFD7002.20 10.99 −1.49 B WFD7002.23 10.99 −0.74 B WFD7002.25 10.99 −1.36 B WFD7254.15 10.99 −1.27 C+ WFD S 8.66 −0.177254.45 10.99 −1.05 C+ WFD7254.53 10.99 −1.74 C+ WFD7771.94 9.15 0.37 A WFD S 8.66 −1.097774.17 9.15 0.22 A WFD S 8.56 −1.147775.39 9.15 0.00 A WFD8446.25 9.52 −0.46 B WFD S 8.51 −1.158446.36 9.52 0.24 B WFD8446.76 9.52 0.01 B WFD9260.81 10.74 −0.24 A WFD S 8.61 −0.609260.85 10.74 0.11 A WFD9260.94 10.74 0.00 A WFD9262.58 10.74 −0.37 A WFD S 8.56 −0.659262.67 10.74 0.22 A WFD9262.78 10.74 0.43 A WFDNe i:5852.49 16.85 −0.49 B S 5 8.10 . . .6096.16 16.67 −0.31 B S S 8.10 . . .6143.06 16.62 −0.10 B S 7 8.15 . . .6266.50 16.72 −0.37 B S 5 8.15 . . .68



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εNe i:6334.43 16.62 −0.32 B S S 8.20 . . .6383.00 16.67 −0.23 B S S 8.20 . . .6402.20 16.62 0.33 B S 15 8.20 . . .6598.95 16.85 −0.36 B S S 8.20 . . .Na i:4982.81 2.10 −0.91 D WSM S 7.10 . . .5682.63 2.10 −0.70 C WSM S 7.00 . . .5688.20 2.10 −0.41 C WSM 14 6.95 . . .5889.95 0.00 0.11 A WSM S 7.05 . . .5895.92 0.00 −0.19 A WSM S 7.00 . . .8194.79 0.00 −0.44 D WSM 60 6.90 . . .8194.82 0.00 0.51 C WSMMg i:4702.99 4.35 −0.42 C+ BMZ 23 7.49 −0.025172.68 2.71 −0.38 B WSM 128 7.39 +0.135183.60 2.72 −0.16 B WSM 150 7.35 +0.148806.76 4.35 −0.16 C+ BMZ 45 7.34 +0.03Mg ii:4390.51 10.00 −1.71 D WSM 122 7.49 −0.094390.57 10.00 −0.53 D WSM4427.99 10.00 −1.20 C+ WSM 27 7.40 −0.084433.99 10.00 −0.90 C+ WSM 49 7.40 0.006545.97 11.63 0.41 C CA S(75) 7.42 0.007877.05 10.00 0.39 C+ WSM S 7.35 −0.187896.04 10.00 −0.30 C+ WSM 289 7.30 −0.257896.37 10.00 0.65 C+ WSMAl i:3944.01 0.00 −0.64 C+ WSM 64 6.00 . . .3961.52 0.01 −0.34 C+ WSM 80 6.00 . . .Al ii:4663.05 10.60 −0.29 C WSM S 6.20 . . .5593.30 13.26 0.41 D WSM S 6.00 . . .Si ii:4128.07 9.84 0.31 C WSM S 7.70 . . .4130.89 9.84 0.49 C WSM 264 7.65 . . .4621.42 12.53 −0.54 D WSM 18 7.50 . . .4621.70 12.53 −1.68 D WSM4621.72 12.53 −0.39 D WSM69



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIEN
Tabelle 7 (fortgesetzt)

λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εSi ii:5041.02 10.07 0.17 X MEL 201 7.70 . . .5688.81 14.16 0.16 X MEL S 7.60 . . .5957.56 10.07 −0.35 D WSM S 7.65 . . .5978.93 10.07 −0.06 D WSM 143 7.70 . . .S ii:4142.26 15.85 0.24 D− WSM S 7.01 −0.204153.07 15.90 0.62 D− WSM 12 7.01 −0.204162.67 15.94 0.78 D− WSM 14 6.96 −0.154716.27 13.62 −0.41 D WSM 8 6.94 −0.124815.55 13.67 0.09 D WSM 16 7.01 −0.104917.20 14.00 −0.32 D WSM 6 7.01 −0.105009.57 13.62 −0.28 D WSM S 7.01 −0.055320.72 15.07 0.50 D WSM 8 7.01 −0.205428.66 13.58 −0.13 D WSM S 7.01 −0.105453.86 13.67 0.48 D WSM 33 7.01 −0.305564.96 13.67 −0.32 D WSM S 7.01 −0.205660.00 13.68 −0.05 D WSM S 7.01 −0.30Ca ii:4799.97 8.44 −0.42 C SA S 6.00 . . .8248.80 7.51 0.57 C− WSM 50 5.65 . . .8912.07 7.05 0.57 X KB 103 5.70 . . .8927.36 7.05 0.75 X KB 162 5.90 . . .S
 ii:4246.82 0.32 0.28 D KB 143 2.30 . . .4374.46 −0.44 −0.64 D KB S 2.45 . . .Ti ii:3900.56 1.13 −0.45 D MFW 329 4.79 +0.083913.48 1.12 −0.53 D MFW 301 4.78 +0.173987.60 0.61 −2.73 D MFW 20 4.78 +0.124012.39 1.13 −0.45 D MFW S 4.76 +0.154025.13 1.13 −0.45 D MFW S 4.76 +0.254028.36 1.89 −1.00 D MFW 114 4.89 +0.154064.29 1.13 −0.45 D MFW S 4.79 +0.08
70



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εTi ii:4287.88 1.08 −2.02 D− MFW 69 4.96 +0.104290.22 1.16 −1.12 D− MFW 203 4.86 +0.214290.35 2.06 −1.53 X KB4300.06 1.18 −0.77 D− MFW 278 4.91 +0.154301.92 1.16 −1.16 D− MFW 164 4.81 +0.254312.87 1.18 −1.16 D− MFW 154 4.81 +0.244314.97 1.16 −1.13 D− MFW S 4.81 +0.244316.80 2.05 −1.42 D MFW 65 4.81 +0.154330.24 2.04 −1.51 D MFW S(63) 4.83 +0.194330.72 1.18 −2.04 D− MFW4350.83 2.05 −1.40 D MFW S 4.81 +0.204367.66 2.59 −0.72 X KB S 4.81 +0.254394.02 1.22 −1.59 D− MFW 52 4.75 +0.244395.00 1.08 −0.66 D− MFW 313 4.74 +0.224399.79 1.24 −1.27 D− MFW 139 4.88 +0.284407.68 1.22 −2.47 D− MFW 15 4.82 +0.164421.90 2.05 −1.39 X KB 27 4.73 +0.224443.78 1.08 −0.70 D− MFW 237 4.62 +0.234450.50 1.08 −1.45 D− MFW 98 4.75 +0.234468.52 1.13 −0.60 D− MFW 251 4.60 +0.294470.86 1.16 −2.28 D− MFW S 4.68 +0.174501.27 1.11 −0.75 D− MFW 217 4.61 +0.264533.97 1.24 −0.77 D− MFW 327 4.81 +0.104563.77 1.22 −0.96 D− MFW 224 4.83 +0.194568.31 1.22 −2.65 D MFW 9 4.83 +0.194571.96 1.57 −0.53 D− MFW 264 4.81 +0.154708.67 1.24 −2.21 D MFW 18 4.78 +0.274762.29 1.08 −2.71 X KB S 4.86 +0.154763.81 1.22 −2.45 X KB S 4.86 +0.154798.53 1.08 −2.43 X KB S 4.78 +0.274874.01 3.09 −0.79 D MFW 41 4.83 +0.174911.19 3.12 −0.34 D MFW 56 4.66 +0.185069.09 3.12 −1.39 D MFW 10 4.79 +0.185072.28 3.12 −0.75 D MFW 32 4.73 +0.175129.15 1.89 −1.39 D MFW 47 4.89 +0.185185.91 1.89 −1.61 D MFW 81 4.84 +0.235188.68 1.58 −1.21 D MFW 100 4.83 +0.275226.54 1.57 −1.30 D MFW S 4.88 +0.245336.77 1.58 −1.70 D MFW S 4.88 +0.175381.02 1.57 −2.08 D MFW 20 4.88 +0.1771



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εV ii:3916.42 1.43 −1.06 B MFW S 3.60 . . .3951.97 1.48 −0.74 B MFW 67 3.50 . . .4005.71 1.82 −0.46 D MFW S 3.55 . . .4023.39 1.80 −0.52 X KB 60 3.55 . . .4035.63 1.79 −0.62 X KB 53 3.55 . . .4036.78 1.47 −1.54 D MFW 15 3.55 . . .4065.07 3.78 −0.24 X KB 10 3.60 . . .4183.44 2.05 −0.95 X KB S 3.55 . . .Cr i:4269.96 3.09 −1.02 D MFW 52 5.70 . . .4274.80 0.00 −0.23 B MFW S 5.70 . . .4539.76 2.54 −1.15 B MFW 25 5.75 . . .4836.87 3.10 −1.13 B MFW 68 5.55 . . .4836.94 3.09 −1.13 B MFW5204.51 0.94 −0.20 B MFW S 5.65 . . .5206.04 0.94 0.02 B MFW S 5.60 . . .5208.41 0.94 0.16 B MFW 12 5.70 . . .Cr ii:3865.60 3.30 −0.78 X KB S 5.70 . . .3979.51 5.65 −0.73 X KB S(73) 5.60 . . .4003.28 6.46 −0.60 X KB S 5.65 . . .4037.97 6.49 −0.56 X KB 41 5.60 . . .4054.08 3.11 −2.47 X KB S 5.65 . . .4072.56 3.70 −2.41 X KB 28 5.60 . . .4086.13 3.71 −2.42 X KB 24 5.50 . . .4132.11 11.47 −2.19 X KB S 5.65 . . .4132.42 3.74 −2.35 X KB4145.78 5.30 −1.16 X KB 77 5.70 . . .4207.34 3.81 −2.48 X KB 19 5.50 . . .4242.36 3.87 −1.33 X KB 192 5.70 . . .4252.63 3.84 −2.02 X KB S 5.72 . . .4261.91 3.87 −1.53 X KB 148 5.65 . . .4269.28 3.85 −2.17 X KB 52 5.67 . . .4275.57 3.86 −1.71 X KB 104 5.70 . . .4284.19 3.86 −1.86 X KB 95 5.70 . . .4362.92 5.64 −1.89 X KB S 5.70 . . .

72



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εCr ii:4555.01 4.07 −1.38 D MFW S 5.68 . . .4565.74 4.04 −2.11 D MFW 53 5.75 . . .4588.22 4.07 −0.63 D MFW 286 5.60 . . .4592.07 4.07 −1.22 D MFW 141 5.50 . . .4616.64 4.07 −1.29 D MFW S 5.50 . . .4618.82 4.07 −1.11 D MFW 222 5.75 . . .4634.10 4.07 −1.24 D MFW 184 5.75 . . .4812.34 3.86 −1.99 X KB 61 5.60 . . .4824.12 3.87 −0.96 X KB 244 5.60 . . .4848.24 3.86 −1.14 X KB 225 5.60 . . .4864.33 3.84 −1.37 X KB 108.1 5.60 . . .4876.41 3.86 −1.46 D MFW 178 5.60 . . .4884.58 3.86 −2.08 D MFW 53 5.60 . . .4901.62 6.49 −0.83 X KB 25 5.60 . . .5237.33 4.06 −1.16 D MFW 195 5.55 . . .5246.76 3.71 −2.45 D MFW 23 5.60 . . .5310.69 4.07 −2.28 D MFW 25 5.60 . . .5313.61 4.07 −1.65 D MFW 101 5.62 . . .5334.87 4.05 −1.56 X KB 81 5.50 . . .5420.91 3.76 −2.36 D MFW 26 5.50 . . .5478.37 4.16 −1.91 X KB 63 5.65 . . .5502.07 4.17 −1.99 D MFW S 5.60 . . .5508.63 4.16 −2.11 D MFW 39 5.60 . . .5620.63 6.46 −1.14 X KB 12 5.60 . . .6053.47 4.74 −2.16 D MFW 16 5.60 . . .Mn i4030.75 0.00 −0.47 C+ MFW S 5.44 . . .4034.48 0.00 −0.81 C+ MFW S 5.40 . . .Mn ii4206.37 5.40 −1.57 X KB 17 5.45 . . .4259.20 5.40 −1.59 X KB 11 5.39 . . .4326.16 5.40 −1.25 X KB 30 5.40 . . .4365.22 6.57 −1.35 X KB S 5.40 . . .4478.64 6.65 −0.95 X KB 12 5.40 . . .4755.73 5.40 −1.24 X KB 29 5.40 . . .4784.63 6.57 −1.51 X KB 5 5.40 . . .4806.82 5.42 −1.56 X KB 10 5.30 . . .73



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εMn ii5297.00 9.86 −0.21 X KB 7 5.40 . . .5297.03 9.86 0.43 X KB5297.06 9.86 0.62 X KB5299.30 9.86 −0.42 X KB S 5.42 . . .5299.33 9.86 0.40 x KB5299.39 9.86 0.83 X KB5302.40 9.87 0.23 X KB S 5.40 . . .5302.43 9.87 1.00 X KB5559.05 6.19 −1.32 X KB S 5.40 . . .5570.54 6.18 −1.44 X KB S 5.42 . . .Fe i:3872.50 0.99 −0.92 B+ FMW 137 7.11 . . .3872.92 2.72 −1.75 C FMW3895.66 0.11 −1.67 B+ FMW S 7.16 . . .3899.71 0.09 −1.53 B+ FMW S 7.21 . . .3918.42 2.79 −1.01 X KB S 7.16 . . .3922.91 0.05 −1.65 B+ FMW 30 7.16 . . .3927.92 0.11 −1.59 C FMW 37 7.23 . . .3930.30 0.09 −1.59 C FMW S 7.23 . . .3945.12 2.76 −1.49 C FMW S 7.26 . . .3981.77 2.73 −1.08 C FMW S 7.21 . . .4045.81 1.48 0.28 B+ FMW 132 7.16 . . .4063.59 1.56 0.07 C+ FMW 94 7.13 . . .4143.42 3.00 −0.47 X KB 68 7.19 . . .4143.87 1.56 −0.45 C+ FMW4147.34 3.32 −1.90 X KB 11 7.21 . . .4147.49 3.32 −2.47 B+ FMW4147.67 1.48 −2.10 B+ FMW4154.50 2.79 −0.48 X KB S 7.21 . . .4154.81 3.33 −0.37 C+ FMW4156.80 2.79 −0.62 C+ FMW S 7.26 . . .4173.32 2.85 −1.79 C FMW 363 7.16 . . .4181.75 2.83 −0.18 D− FMW 15 7.16 . . .4219.36 3.57 0.12 C+ FMW 8 7.21 . . .4250.79 1.56 −0.71 D− FMW S 7.26 . . .4271.15 2.45 −0.35 B+ FMW 96 7.21 . . .4271.76 1.48 −0.16 B+ FMW4278.23 3.37 −1.74 C FMW 75 7.31 . . .74



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εFe i:4325.76 1.61 −0.01 C+ FMW 132 7.21 . . .4383.54 1.48 0.20 B+ FMW S 7.31 . . .4404.75 1.56 −0.14 B+ FMW 63 7.19 . . .4466.55 2.83 −0.59 C+ FMW S 7.31 . . .4476.02 2.79 −0.73 X KB S 7.26 . . .4476.08 3.59 −0.37 X KB4871.32 2.87 −0.41 C+ FMW S(39) 7.21 . . .4918.95 4.10 −0.67 X KB 11 7.23 . . .4918.99 2.87 −0.37 C+ FMWFe ii:3894.63 7.49 −1.83 X KB S 7.21 0.033898.60 7.49 −1.64 X KB 69 7.21 ±0.003913.85 9.78 −1.81 X KB S 7.31 0.023914.05 9.78 −2.87 X KB3918.25 5.89 −3.00 X KB S 7.26 0.033918.53 5.89 −2.10 X KB3918.78 9.78 −2.30 X KB3938.29 1.67 −3.89 D FMW S 7.23 −0.033964.58 2.60 −3.93 X KB 54 7.20 +0.074002.08 2.60 −3.47 X KB S 7.16 0.054031.44 4.73 −3.12 X KB S 7.21 +0.024034.24 4.68 −3.71 X KB S 7.26 +0.034051.21 5.52 −2.99 X KB S 7.26 ±0.004122.64 2.58 −3.38 D FMW 176 7.36 ±0.004128.75 2.58 −3.47 D FMW S 7.26 ±0.004173.46 2.58 −2.18 C FMW 328 7.16 +0.054273.32 2.70 −3.34 D FMW 152 7.26 ±0.004296.57 2.70 −3.01 D FMW 228 7.21 −0.054303.17 2.70 −2.49 C FMW 284 7.25 −0.014385.39 2.78 −2.57 D FMW S 7.25 ±0.004472.62 7.65 −2.34 X KB 102 7.24 +0.014489.19 2.83 −2.23 D FMW 186 7.31 ±0.004491.40 2.86 −2.70 C FMW 233 7.26 −0.024508.28 2.86 −2.31 D KB 346 7.24 −0.024515.34 2.84 −2.48 D FMW 276 7.26 −0.034520.23 2.81 −2.60 D FMW 314 7.31 −0.054541.52 2.86 −3.05 D FMW 172 7.31 −0.0575



7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIENTabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εFe ii:4576.33 2.84 −3.04 D FMW 212 7.31 −0.054580.06 2.58 −3.73 X KB S 7.26 −0.054620.51 2.83 −3.28 D FMW 142 7.23 −0.084656.97 2.89 −3.63 E FMW 73 7.23 −0.084993.35 2.81 −3.65 E FMW S 7.21 −0.055074.05 6.75 −1.97 X KB 30 7.26 −0.055197.48 5.89 −2.72 X KB 317 7.21 −0.055197.58 3.23 −2.79 C FMW5254.93 3.14 −3.23 X KB 109 7.26 −0.055276.00 3.20 −1.94 C FMW 385 7.21 −0.105427.83 6.72 −1.66 X KB 25 7.21 −0.026149.26 3.89 −2.72 X KB 126 7.31 −0.056238.39 3.89 −2.63 X KB 135 7.31 −0.086516.08 2.89 −3.45 D FMW S 7.26 −0.037711.72 3.09 −2.74 D FMW S 7.21 −0.08Fe iii:4419.60 8.24 −2.22 X KB 10 7.28 . . .Ni i:4437.00 3.22 −1.42 X KB 7 6.20 . . .4437.57 3.68 −1.80 D− FMWNi ii:4015.47 4.03 −2.42 X KB 76 6.20 . . .4067.03 4.03 −1.84 X KB 163 6.12 . . .4187.85 4.03 −2.68 X KB 57 6.23 . . .4192.07 4.03 −3.06 X KB 26 6.20 . . .4244.78 4.03 −3.11 X KB 22 6.20 . . .4362.10 4.03 −2.72 X KB 44 6.20 . . .4679.16 6.84 −1.75 X KB 14 6.25 . . .5065.98 12.29 0.01 X KB 10 6.15 . . .5066.06 14.33 −0.83 X KB5830.13 6.40 −2.35 X KB 7 6.20 . . .5830.76 14.65 −1.05 X KBSr ii:4077.71 0.00 0.15 X FW 104 2.00 . . .4215.52 0.00 −0.17 X FW 77 2.05 . . .
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7 ANHANG � ÜBERSICHT DER UNTERSUCHTEN LINIEN

Tabelle 7 (fortgesetzt)
λ (Å) χ (eV) log gf A

. Sr
. Wλ(mÅ) log ε ∆ log εBa ii:4554.03 0.00 0.14 X D S 2.00 . . .4934.09 0.00 −0.16 X D 10 1.95 . . .6141.72 0.70 −0.03 X D 7 2.05 . . .

Genauigkeitsangaben für log gf -Werte � Unsi
herheiten innerhalb: AA: 1%; A: 3%; B:10%; C: 25%; D: 50%; E: gröÿer als 50%; X: unbekanntQuellen der gf -Werte � BMZ: Butler et al. (1993); CA: Coulomb-Näherung (Bates& Damgaard 1949); D: Davidson et al. (1992); F: Fernley et al. (verfügbar überTopbase); FMW: Fuhr et al. (1988); KB: Kuru
z & Bell (1995); MFW: Martinet al. (1988); SA: Saraph, H.E., & Storey, P.S., wird verö�entli
ht (verfügbar überTopbase); S: Sigut (1999); T: Taylor (verfügbar über Topbase); WFD: Wiese etal. (1996); WSG: Wiese et al. (1966)∗; WSM: Wiese et al. (1969)∗; wenn verfügbar(∗)werden verbesserte gf -Werte von Fuhr & Wiese (1998) bevorzugt
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