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Kapitel 1

Einleitung

Die Astronomie ist eine der dltesten Wissenschaften der Menschheit {iberhaupt.
Wandmalereien in der Hohle von Lascaux in Frankreich aus dem Zeitraum 17000
bis 15000 v. Chr., die méglicherweise den bekanntesten offenen Sternhaufen Plejaden
zeigen, sind einer von vielen Belegen dafiir. Eines der beeindruckendsten erhaltenen
prahistorischen Zeugnisse der Beschéftigung mit der Astronomie ist das im heutigen
England errichtete Stonehenge, das vermutlich etwa 2500 v. Chr. erbaut wurde.
Zwar liegen iiber die dort praktizierten Kulte keine Informationen vor, jedoch wird
auch hier ein starker Zusammenhang zur Astronomie vermutet. Die &lteste konkrete
Himmelsdarstellung ist die 1999 in Sachsen-Anhalt gefundene Himmelsscheibe von
Nebra. Sie gilt als eine der wichtigsten archéologischen Funde aus dieser Zeit und
die Diskussion, wie die Darstellungen auf der Scheibe zu deuten sind, hélt bis heute
an. Kaum eine andere Wissenschaft konnte die Menschen bereits zu diesen Zeiten
auf so starke Art und Weise beeinflussen.

Abbildung 1.1: Die Himmelsscheibe von Nebra (Quelle: Wikipedia)

Bis heute hat die Astronomie nichts an ihrem Reiz einbiilen miissen. Grofle
Fortschritte der technischen Méglichkeiten, das Licht von Himmelsobjekten einzu-
fangen und zu analysieren, haben in den letzten Jahren und Jahrzehnten ungeahnte



KAPITEL 1. EINLEITUNG

Moglichkeiten fiir die Wissenschaft erdffnet. Mit der rasanten Entwicklung der Te-
leskope und ihrer Instrumentierung einerseits und der Weltraumfahrt andererseits
sind Astronomen heute in der Lage, Licht aus allen Spektralbereichen - von der
langwelligen Radiostrahlung bis hin zur kurzwelligen Gammastrahlung - zu unter-
suchen.

Aber auch fiir den Laien ist die Astronomie als die Wissenschaft der Super-
lative schlechthin von groflem Interesse. Grundlegende Fragen nach der Natur und
Entwicklung des Universums beispielsweise lassen sich nur aufgrund von Forschungs-
ergebnissen der modernen Astronomie beantworten. Moglich wurde dies erst durch
den Einsatz hoch empfindlicher Messinstrumente, mit denen sogar das Echo des
Urknalls detektiert oder auch die entferntesten Galaxien erforscht werden kénnen.
Sogar ein erddhnlicher Planet wurde mittels hochstaufgeloster Spektroskopie als
Begleiter einer fernen Sonne nachgewiesen. Die Entdeckung und Untersuchung exo-
tischer Objekte wie Neutronensternen, deren Dichten sonst nur noch in den Ker-
nen von Atomen vorkommen oder sogar Schwarzen Lochern fithrt zu einem tiefen
Versténdnis grundlegender Fragen der modernen Physik.

Um solch komplexe Gebilde wie Galaxien, Galxienhaufen oder sogar das Uni-
versum selbst verstehen zu konnen, ist es {iberaus wichtig, auch die Einzelteile des
Gesamtkomplexes zu verstehen. So ist die Entwicklung ganzer Galaxien eng mit
der von Einzelsternen verkniipft. Galaxien bestehen zwar zu groflien Teilen aus der
sogenannten dunklen Materie, die bislang nur indirekt {iber gravitative Auswirkung-
en wie etwa der Rotationskurven von Spiralgalaxien nachgewiesen werden konnte,
jedoch liefern Sterne und interstellares Material alle zur Verfiigung stehenden In-
formationen. Die Antwort auf fundamentale Fragen der Astronomie ist daher nicht
unbedingt in den fernen Tiefen des Weltalls zu finden, sondern oft auch direkt vor
der kosmischen Haustiire: In den Sternen unserer Nachbarschaft.

Ein Beispiel fiir solche Objekte, die weitreichenden Einflu} auf viele andere Be-
reiche der Astronomie nehmen, sind die heifilen unterleuchtkriftigen Sterne (hot
subdwarfs). Dies sind weit entwickelte Sterne mit einem hohen Anteil blauer und
ultravioletter Strahlung in ihren Spektren. Sie werden vor allem bei hohen ga-
laktischen Breiten beobachtet. Himmelsdurchmusterungen wie etwa der Hamburg-
Quasar-Survey (Hagen et al., 1995) oder der Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York
et al., 2000) forderten eine enorme Anzahl an heilen Unterzwergen zutage. Aller-
dings sind diese Sterne vor allem hinsichtlich ihrer Entwicklung noch lange nicht
verstanden. Das Schlieflen dieser Wissensliicken wird grofien Einflufl auf viele ande-
re Felder der Astronomie haben.

Heifle Unterzwerge sind direkte Vorgiangersterne von Weiflen Zwergen und spie-
len deshalb eine grofie Rolle im Verstéindnis der Sternentwicklung. Charpinet et al.
(1996) zeigten, dafl einige dieser Sterne nichtradiale Pulsationen aufweisen. Dies
erdffnete eine ganz neue Moglichkeit, Kenntnisse iiber heifle Unterzwerge zu er-
halten: die Asteroseismologie. Damit lassen sich dhnlich wie bei der Analyse von
Erdbebenwellen Riickschliisse auf das Sterninnere ziehen.

Elliptische Galaxien bestehen hauptséchlich aus alten, iberwiegend roten Ster-
nen und zeigen in ihren Spektren oft Anstiege des Flusses im Ultravioletten. Dieser
sogenannte UV-upturn war zunéchst ein Rétsel, ist aber durch das Vorhandensein
von heiflen Unterzwergen erklarbar. Man kénnte sogar aus der Entwicklung dieser
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KAPITEL 1. EINLEITUNG

Sterne auf das Alter elliptischer Galaxien schlielen, wenn die Entstehung der heiflen
unterleuchtkriftigen Sterne besser verstanden wére. Der Schliissel zum Versténdnis
der Entstehung der heiflen Unterzwerge liegt bei den Doppelsternsystemen, da ein
hoher Anteil dieses Sterntyps als solche vorkommen.

1.1 Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

Eines der wichtigsten Werkzeuge zur Klassifikation von Sternen ist das Hertzsprung-
Russell-Diagramm (HRD), das schematisch in Abb. 1.2 dargestellt ist.
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Abbildung 1.2: Hertzsprung-Russell-Diagramm aus Geier (2009)

Hier wird die Leuchtkraft eines Sterns L gegen die Effektivtemperatur T.g bzw.
den Spektraltyp des Sterns aufgetragen. Die Verteilung der Sterne ist in diesem Dia-
gramm nicht gleichméfig, sondern es gibt Bereiche, in denen sich die Sterne héufen.
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Diese Bereiche reprisentieren verschiedene Entwicklungsstadien der Sternentwick-
lung. Sterne beginnen ihr Leben auf der Hauptreihe (engl. main sequence, MS), die
dadurch charakterisiert ist, dafl die Sterne in ihrem Kern Wasserstoff zu Helium
verbrennen. Diese Phase der Sternentwicklung ist die ldngste in dem Leben eines
Sterns. Wie lange diese dauert, hingt mafigeblich von der Masse des Sterns ab. Da
die Leuchtkraft proportional zur 3.8ten Potenz der Sternmasse ist, haben masse-
reichere Sterne ihren Wasserstoffvorrat schneller verbraucht als massedrmere. Die
Lebensdauer der Sonne betriigt in etwa 10 Jahre, withrend ein Stern mit 15 M
bereits nach ~ 107 Jahren die Hauptreihe verliisst um in das Entwicklungsstadium
eines Roten Uberriesen einzutreten.

1.2 Sternentwicklung

1.2.1 Sonnenihnliche Sterne

Sterne mit Massen von 0.26 M, < M < 1.5 My entwickeln sich nach der Hauptrei-
henphase durch Ausdehnung der Hiille zum Roten Riesen, wobei das Wasserstoff-
brennen nicht mehr im Kern des Sterns, sondern in einer Schale um den Kern
herum stattfindet. Im HRD wird der Bereich mit diesen Sternen auch Roter Rie-
senast (RGB) bezeichnet. Der Kern des Sterns besteht nur noch aus der ,, Asche®
des Wasserstoffbrennens: dem Helium. In dieser Phase kontrahiert der Kern, was
eine Erhohung der Kerntemperatur zur Folge hat. Allerdings ist die Temperatur
zunéchst noch nicht ausreichend, um das Heliumbrennen zu ziinden. Wéhrend die-
ses Vorgangs beginnt das Elektronengas zu entarten, sodafl der Kern durch den
Elektronendruck stabilisiert wird. Das hat zur Folge, dafl Druck und Dichte nicht
temperaturabhéngig sind. Irgendwann jedoch ist die Temperatur im Kern so hoch,
dal das Heliumbrennen starten kann. Da das Elektronengas nach wie vor entartet
ist, bleiben trotz des Temperaturanstieges Druck und Dichte konstant, allerdings
steigt wegen der hoheren Temperatur die Effizienz des Heliumbrennens weiter an,
was wiederum zu einer noch héheren Temperatur fithrt. Ein im ersten Blick nicht
endend scheinender Teufelskreis, der allerdings bei Erreichen einer ausreichend ho-
hen Temperatur durchbrochen wird. Bei dieser Temperatur wird die Entartung der
Materie aufgehoben und der Kern kann sich ausdehnen und abkiihlen. Danach stellt
sich ein stationédres Heliumbrennen ein. Nach diesem sogenannten , Helium-Flash*
befindet sich der Stern im HRD auf dem Horizontalast (HB). Dieser Zustand halt
so lange an, bis auch das Helium im Kern vollsténdig verbrannt ist. Erneut setzt ein
weiteres Schalenbrennen ein, was dazu fiihrt, daf sich der Stern unter Absenken der
Effektivtemperatur aufbliht und wieder zum Roten Riesen wird. Im HRD wandert
der Stern dabei in Bereiche hoherer Leuchtkraft und niedrigerer Temperatur. Dieser
Bereich, in denen die Sterne zwei brennende Schalen besitzen, wird asymptotischer
Riesenast (AGB) genannt. Jedoch kann nun keine weitere Kernfusion noch schwere-
rer Elemente geziindet werden. Der Stern wirft auf dem AGB seine dufleren Hiillen
zu einem planetarischen Nebel ab und entwickelt sich weiter zu einem Weiflen Zwerg,
der sich im Laufe vieler Hubble-Zeiten zu einem Schwarzen Zwerg abkiihlen wird.

8



KAPITEL 1. EINLEITUNG

1.2.2 Massereiche Sterne

Fiir Sterne mit Massen grofer als 2.5 M, findet das Heliumbrennen nach der Phase
des Wasserstoffbrennens unter nicht-entarteten, d.h. idealen Gasbedingungen statt.
Der Stern befindet sich analog zum Wasserstoffbrennen dabei auf der He-Hauptreihe.
Der Helium-Flash bleibt jedoch aus. Der aus dem Heliumbrennen entstandene Koh-
lenstoff im Kern wird im entarteten Zustand ziinden. Der daraus resultierende
Kohlenstoff-Flash sorgt vermutlich dafiir, daf§ der Stern diese Phase nicht {iberlebt,
sondern als Supernova explodiert. Dieser Vorgang hiangt sehr stark von der Anfangs-
masse des Sterns ab. In den meisten Féllen ist dazu eine Anfangsmasse von 8—10 M,
erforderlich, was allerdings noch umstritten ist.

1.2.3 Sehr massereiche Sterne

Bei Sternen mit Geburtsmassen grofler als 8 — 10 Mg, startet das Kohlenstoffbren-
nen im Kern noch bevor dieser entartet ist. Es schlieflen sich weitere thermonukleare
Prozesse an bis sich das schwerste durch stellare Kernfusion zu erzeugende Element,
Eisen, zu einem Kern zusammengeballt hat. Am Ende seines Lebens findet ein Kern-
kollaps statt und der Stern vergeht als Supernova. Bei sehr massereichen Sternen
wird ein massereiches kompaktes Objekt wie beispielsweise ein Neutronenstern oder
ein Schwarzes Loch zuriickbleiben.



Kapitel 2

Heifle unterleuchtkriftige Sterne

Hauptreihensterne werden iiblicherweise als Zwergsterne bezeichnet. Daher liegen die
traditionellen Unterzwerge im HRD (s. Abb. 1.2) links bzw. unterhalb der Hauptse-
quenz. Diese Sterne lassen sich grob in die Spektraltypen F bis K einordnen und sind
durch Wasserstoffbrennen im Kern und niedrige Metallizitéit charakterisiert. Aller-
dings hat diese Gattung von Sternen mit den in dieser Arbeit behandelten heiflen
Unterzwergen nur wenig zu tun. So liegen diese im HRD zwischen der Sequenz der
Weilen Zwerge und der Hauptreihe. Da diese Sterne scheinbar eine Verldngerung
des Horizontalastes hin zu hohen Temperaturen bilden, werden sie auch als ,,extreme
Horizontalaststerne (engl. extreme horizontal branch, EHB) bezeichnet.

2.1 Eigenschaften von heiflen Unterzwergen
Man kann heifle Unterzwerge anhand ihres Spektraltyps weiter einteilen:

e sdO-Sterne (,,subdwarf type O%)

Die spektralen Merkmale sind dquivalent denen eines normalen O-Sterns. Do-
miniert wird das Spektrum durch Hell-Linien. Ist der Heliumgehalt so hoch,
daBl die Balmerlinien fast vollig durch die He II Pickeringserie iiberlagert wer-
den, so spricht man auch von He-sdOs. Der Temperaturbereich solcher Sterne
liegt in etwa bei 40000 K < Tig < 100000 K.

e sdB-Sterne (,,subdwarf type B*)

Auch hier entsprechen die spektralen Merkmale denen von gewohnlichen B-
Sternen. Im Spektrum finden sich einerseits neutrale Helium-Linien, anderer-
seits auch breite Balmer-Linien. Deren Temperaturbereich liegt bei 20 000 K <
Tog < 40000 K.

Den Zwischenbereich von sdOs zu sdBs bezeichnet man auch als

e sdOB-Sterne

Diese zeigen He I-Linien und auch oft schwach die einfach ionisierte He IT A
4686A-Linie.
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KAPITEL 2. HEISSE UNTERLEUCHTKRAFTIGE STERNE

Heifle Unterzwerge sind Sterne mit sehr diinnen wasserstoffreichen Atmosphéren,
die in ihrem Inneren Helium verbrennen. Die wasserstoffreiche Auflenschicht, die
den Heliumkern umgibt, besitzt dabei weniger als 0.02 M. Sie ist also so diinn,
daf sich keine wasserstoffbrennende Schicht bilden kann. Da Sterne mit einer Was-
serstoffhiillenmasse kleiner als 0.05 My den AGB nicht mehr komplett durchlau-
fen, entwickeln sich heifle unterleuchtkréftige Sterne direkt zu den Weilen Zwergen.
Dorman, Rood & O’Connell (1993) berechneten theoretische Evolutionswege und
-zeitskalen fiir EHB-Objekte.

Die Frage nach dem Ursprung solcher Objekte ist nach wie vor offen. So stellt
sich etwa die Frage, wie ein Vorgingerstern, der die RGB-Phase durchlaufen hat, in
der Lage ist, seine komplette Wasserstofthiille abzustolen. Ein Stern mit zwei Son-
nenmassen mufl beispielsweise seine Masse auf eine halbe Sonnenmasse verringern.
So wihlen etwa auch Dorman, Rood & O’Connell (1993) bei ihren Berechnungen
der Evolutionswege von unterleuchtkréaftigen Sternen als Startpunkt den EHB und
lassen die Frage, was vorher passiert, auflen vor.

2.2 Entstehungsszenarios fiir Einzelsterne

Um einen Einzel-Unterzwerg zu erhalten sind prinzipiell drei mogliche Szenarien

denkbar:

e Massenverlust durch Sternwinde

Reimers (1975) beschrieb die Massenverluste M von RGB-Sternen, die durch
Wind auftreten mit der empirischen Formel

. L
M = —4-10""nr— Mg yr . 2.1
g Moy (2.1)
nr ist ein Parameter von der Gréfenordnung 1 und wird auch Reimersscher
Masseverlustparameter genannt. Er ist also ein Maf} dafiir, wie effektiv der
Sternwind in der Lage ist, die Masse auszudiinnen.

D’Cruz et al. (1996) untersuchten die Abhéngigkeit von ng von der Metalli-
zitdt des Sterns. Als Maximalmasse wihlte man hier 1.1 M. Die Rechnungen
wurden so lange durchgefiihrt, bis eine Hiillenmasse kleiner als 1072 Mg er-
reicht war. Der Stern entwickelte sich anschliefend entweder direkt zu einem
Helium-Weilen Zwerg oder vollzog wéihrend dieser Entwicklung den , hot heli-
um flash“, d.h. das Heliumbrennen wird geziindet und der Stern endet auf dem
EHB. Damit aus diesem Szenario tatsédchlich EHB-Sterne entstehen konnen,
benotigt man jedoch ein weitaus hoheres nr von etwa 0.8 — 1.1 als es mit
nr = 0.25 — 0.5 eigentlich typisch ist. Bei Sternen jenseits der 1.1 My miisste
7 sehr grof} sein, um eine so massereiche Hiille loszuwerden. Bei Kugelstern-
haufen hingegen funktioniert dieses Szenario gut, da nur massearme Sterne
vorhanden sind.

11
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@ Myp = 0.45— 0.400M,,

Abbildung 2.1: Entstehung von sdBs iiber Sternwinde (aus Han, Podsiadlowski &
Lynas-Gray, 2007)
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e Helium-mixing und late hot flasher

Sweigart (1997) zog den Fall starker Rotation in Betracht. So kénne diese bei
Sternen im RGB-Stadium zu einem sog. Helium-mixing fithren, was wiederum
eine hohere Heliumkernmasse zur Folge héitte. Eine Konsequenz daraus wére
eine hohere Leuchtkraft und somit auch ein starkerer Wind, der mehr Hiille
wegblasen wiirde.

Es besteht die Moglichkeit, daf§ das Heliumbrennen erst auf dem Abkiihlweg zu
Weilen Zwergen mit einem Flash beginnt, um dann auf dem EHB zu enden.
Dieses Szenario wird auch ,late hot flasher® genannt. Ein sog. ,dredge-up*
hétte zur Folge, dafl Wasserstoff aus der Hiille in den heliumbrennenden Kern
gelangt und dort fusioniert, wobei auch Helium und Kohlenstoff an die Ober-
flache des Sterns gelangen wiirden. Sweigart (1997) zieht den SchluB, dafl die-
ses Szenario eine wichtige Rolle bei der Entstehung heliumreicher EHB-Sterne
spielen konnte.

Das Merger-Szenario

Hierbei verschmelzen zwei Helium-Weifle Zwerge. In Kapitel 3.3 wird auf dieses
Szenario ndher eingegangen.



Kapitel 3

Entstehung heifler Unterzwerge in
Doppelsternsystemen

Der Anteil an sdBs in engen Doppelsternen ist mit etwa 40— 70 % sehr hoch. Um den
enormen Massenverlust, der fiir die Entstehung eines sdBs notwendig ist, erkléaren
zu konnen, gibt es neben den eben geschilderten Einzelsternszenarien auch noch die
Moglichkeit, daf§ die Hiille bei Prozessen in Doppelsternsystemen abgeworfen wird.
Hierfiir gibt es drei denkbare Evolutionsszenarien, die in Han et al. (2002, 2003)
simuliert wurden.

3.1 Roche lobe overflow-Szenario (RLOF)

Im Falle des Roche lobe overflows hat der Vorlduferstern des heiflen Unterzwergs
das RGB-Stadium erreicht. Wenn nun seine Hiille groflere Ausmafle erreicht als sein
Roche-Radius im Doppelsternsystem, so fithrt dies zu einem stabilen Massentransfer
vom Roten Riesen zu seinem Begleiter. Dabei nimmt der Begleiter Materie vom
Roten Riesen auf. Dies ist allerdings nur so lange moglich, bis der Radius des Roten
Riesen wieder unter den Roche-Radius schrumpft.

Stable RLOF near the tip B

Wide hot subdwarf binary with MS companion

® @

P, = 10— 500days

Mg = 0.30 = 0.49M

Abbildung 3.1: Entstehung von sdBs iiber RLOF (aus Han, Podsiadlowski & Lynas-
Gray, 2007)
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Ubrig bleibt in diesem Fall ein System aus einem Hauptreihenstern und einem
heien Unterzwerg (s. Abb. 3.1) oder einem Helium-Weiflen Zwerg. Die in diesem
Kanal resultierenden Perioden sind mit etwa 10 bis 500 Tagen deutlich gréfer als im
CE-Kanal (s. Kapitel 3.2). Voraussetzung fiir dieses Szenario ist ein Massenverhéltnis
nahe 1.

3.2 Common envelope-Szenario (CE)

In diesem Kanal findet wie im RLOF-Kanal ein Massentransfer statt, der jedoch
instabil ist. Es miissen zwei Falle bzgl. des Massenverhéltnisses g := M, /M; unter-
schieden werden.

Stable RLOF

Wide WD binary with MS companion
® . Unstable RLOF leads to dynamical mass transfer

Unstable RLOF leads to dynamical mass transfer

.‘ =

SN,

Common-envelope (CE) phase

)

Short-period hot subdwart binary with MS companion

ON

Short-period hot subdwarf binary with WD companion Fop = 0.1 = 10days

L @ Mg = 0.40— 0.49M

Abbildung 3.2: Enstehung von sdBs iiber CE (aus Han, Podsiadlowski & Lynas-
Gray, 2007), links fiir den Fall ¢ < 1.2 — 1.5 und rechts fiir ¢ > 1.2 — 1.5

e Massenverhéltnis ¢ < 1.2 — 1.5

In diesem Falle geht der CE-Phase eine Roche lobe overflow-Phase voraus. Im
daraus resultierende System aus Weiflem Zwerg und Hauptreihenstern wird
dieser im Laufe der Zeit zum Roten Riesen. Es findet erneut ein Massentrans-
fer zum Weilen Zwerg statt, der allerdings nicht stabil ablduft sondern dazu
fithrt, dafl sich um beide Sterne eine gemeinsame Hiille bildet: Die common
envelope. Die Reibung innerhalb der Hiille, die beide Komponenten wéahrend
ihrer Bewegung erfahren, fithrt zu einem Energietransfer vom System auf die
Hiille. Die Sterne ndhern sich dabei immer weiter an, wihrend sich die Hiille bei
ausreichendem Energietransfer vom System 16sen wird. Ubrig bleibt schlief-
lich nur noch ein sehr enges, kurzperiodisches Doppelsternsystem bestehend
aus dem heliumbrennenden Kern des ehemaligen Roten Riesen (d.h. dem sdB)
und dem Weiflen Zwerg.
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KAPITEL 3. HEISSE UNTERZWERGE IN DOPPELSTERNSYSTEMEN

e Massenverhéltnis ¢ > 1.2 — 1.5

Fiir groflere Massenverhéltnisse ist der Massenaustausch instabil, sodafl kein
stabiler RLOF moglich ist. Entwickelt sich der schwerere der beiden Sterne
zum Roten Riesen entsteht eine CE. Die nun stattfindenden Mechanismen
sind prinzipiell dieselben wie im Fall vorher.

In diesen Fiéllen kann in dem iibrig gebliebenen Heliumkern noch der Helium-
Flash stattfinden, was einen heiflen Unterzwerg zur Folge héitte. Die daraus entste-
henden engen Systeme haben Perioden in der Gréflenordnung einiger Stunden bis
hin zu zehn Tagen. Maxted et al. (2001) fanden eine grofie Zahl kurzperiodischer
sdBs, die wohl alle wahrscheinlich durch dieses Entwicklungsszenario entstanden sein
missen.

Han et al. (2002, 2003) simulierten diese Vorgénge und erhielten eine Massen-
verteilung wie sie in Abb. 3.3 zu sehen ist. Nach dieser Simulation gibt es nahezu
keine sdBs schwerer als 0.48 M. Es befindet sich ein Hauptmaximum an der Stelle
bei 0.46 M), ein zweites Maximum bei 0.4 M und ein Nebenmaximum bei 0.33 M.
Die verschiedenen Linientypen stehen fiir unterschiedliche freie Parameter in der
CE-Entwicklung bzgl. des Energietransportes.

o
n

T T T T T T T T T T T

Number
30 40
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0.6

Mygp (M)

Abbildung 3.3: Simulierte Massenverteilung von sdBs, die ihre Hiille iiber das CE-
Szenario verloren haben (aus Han et al., 2002)

3.3 Verschmelzen zweier Helium-Weifler Zwerge

Ein Doppelstern bestehend aus zwei Helium-Weiflen Zwergen entsteht aus einem
System bestehend aus zwei Hauptreihensternen, die zwei CE-Phasen durchlaufen
haben. Dieses System zweier Weifler Zwerge verliert nun im Laufe der Zeit durch
Aussendung von Gravitationswellen Energie, was zu einer Annédherung der beiden
Komponenten fiihrt. Ist das System eng genug, kann diese Annéherung am Ende zu
einer Verschmelzung der beiden Weiflen Zwerge fithren. Unter der Voraussetzung,
daf} die Gesamtmasse des Systems grof§ genug ist, ziindet im Kern das Heliumbren-
nen und ein sdB mit einer sehr diinnen Wasserstofthiille ist geboren.
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KAPITEL 3. HEISSE UNTERZWERGE IN DOPPELSTERNSYSTEMEN

Abbildung 3.4: Kiinstlerische Darstellung der Verschmelzung zweier Weifler Zwerge
(Quelle: NASA)

Ein weiteres denkbares Entstehungsszenario wurde von Politano et al. (2008)
vorgeschlagen. Dabei verschmelzen ein Roter Riese und ein Hauptreihenstern nied-
riger Masse wéahrend einer CE-Phase, was zu einem schnell rotierenden sdB fiihrt.
Ein &hnliches Szenario wurde bereits von Soker (1998) vorgeschlagen, wobei hier der
Begleiter ein Planet ist.

3.4 sdB-Doppelsternsysteme mit massereichen kom-
pakten Begleitern

Neutronensterne und stellare Schwarze Locher sind die Uberreste massereicher Ster-
ne, die am Ende ihres Lebens als Supernova explodiert sind. Beobachtbar sind diese
Objekte nur, wenn sie sich in einem Doppelsternsystem mit einem anderen Stern
befinden. Hier fiihrt Massentransport vom Stern zu dem kompakten Begleiter zu
einer starken Aufheizung des akkretierten Materials, das unter diesen extremen Be-
dingungen Rontgenstrahlung aussendet. Da diese Phase jedoch nur eine sehr kurze
in der stellaren Evolution darstellt, erwartet man viele solcher Systeme ohne Mas-
sentransfer, in denen der kompakte Begleiter unsichtbar ist. Die einzige Moglichkeit
den Begleiter zu detektieren ist die periodischen Radialgeschwindigkeitséinderung
des sichtbaren Sterns, die durch die Orbitalbewegung hervorgerufen wird.

Geier (2009) fand auf diese Weise eine erstaunlich groe Anzahl an sdB-Doppel-
sternsystemen, die vermutlich einen schweren kompakten Begleiter haben konnten.
Die Existenz solcher Systeme wirft die Frage nach deren Ursprung auf. Es muf} einen
Evolutionskanal speziell zur Bildung solcher Systeme geben. Dieser wurde von Geier
et al. (2009) vorgeschlagen (s. Abb. 3.5).

Ausgangssystem ist ein Doppelstern, der aus einer Komponente ausreichender
Masse zur Bildung eines Neutronensterns oder eines Schwarzen Lochs und eines
Sterns typischerweise einiger Sonnenmassen besteht. Die Systemperiode sollte sich
in der Groéenordnung einiger Jahre befinden, da Massentransfer sonst schon in
fritheren Stadien der Entwicklung stattfinden konnte. Bldht sich der massereichere
Stern zum Roten Uberriesen auf, fithrt dies zu einer ersten CE-Phase. Danach bleibt
ein Doppelsternsystem bestehend aus einem Hauptreihenstern und einem Helium-
Stern iibrig. Die Orbitalperiode ist wiahrend der CE-Phase auf etwa 10 — 20 Tage
zuriickgegangen. Der He-Stern wird in einer Supernovaexplosion vergehen und dabei
einen Neutronenstern oder ein stellares Schwarzes Loch bilden. Diese Explosion kann
zu einem stark exzentrischen Orbit des Systems fiihren.
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KAPITEL 3. HEISSE UNTERZWERGE IN DOPPELSTERNSYSTEMEN

Blaht sich der Hauptreihenstern zu einem Roten Riesen auf, dann findet ein
instabiler Massenaustausch vom Stern zum kompakten Objekt statt. Durch Ak-
kretionsprozesse entsteht fiir kurze Zeit Rontgenstrahlung. Eine weitere CE-Phase
hinterldsst nun ein System bestehend aus dem kompakten Objekt und einem sdB
mit einer Periode von etwa 10 Stunden.

Dieses Szenario sagt Schwarzlochbegleiter mit einer Masse von kleiner als 3 Son-
nenmassen voraus. Allerdings wurden auch Systeme gefunden, bei denen die Mas-
sen anscheinend deutlich iiber dieser Grenze liegen. Es konnte nach den beiden
CE-Phasen auch noch ein dritter Massentransfer hin zum kompakten Objekt statt-
finden.

Die Massen der in diesem Szenario entstehenden heiflen Unterzwerge konnen au-
Berdem hoher liegen als die Massen, die iiber die Standard-Entstehungsszenarios von
Han et al. (2002, 2003) vorhergesagt werden. Unabhéngige Verfahren zur Massen-
bestimmung wie etwa iiber die Parallaxen konnten eine wertvolle Hilfe sein, diese
Szenarien zu verifizieren.

3.5 Die Synchronisation von sdB-Doppelsternen

Eine grundlegende Annahme in dieser Arbeit ist die der gebundenen Rotation von
sdB-Doppelsternsystemen. Das bedeutet, dafl sich die Orbitalperiode Pp,, zu der
Rotationsperiode Pgry des Sterns aufgrund Gezeitenwechselwirkungen wie mPo,, =
nProt (M, n klein und m,n € N) verhilt. Ist m = n = 1, so spricht man von ein-
fach gebundener Rotation. Das prominenteste Beispiel dafiir ist der Erdmond, wo
aus diesem Grunde von der Erde aus stets dieselbe Seite des Mondes zu sehen ist.
Ansonsten spricht man von gebrochen gebundener Rotation, wie etwa bei Merkur,
bei dem m/n = 2/3 ist. Im Folgenden ist mit Synchronisation die einfach gebun-
dene Rotation gemeint. Ein weiterer Mechanismus in Doppelsternsystemen ist die
Zirkularisation. Diese hat zur Folge, dafl im Laufe der Zeit die Bahnen der Koérper
immer weniger elliptisch und schliellich kreisférmig werden.

Es stellt sich zunéchst die Frage, ob diese Annahmen iiberhaupt gerechtfertigt
sind. Einerseits spielen theoretische Uberlegungen dabei eine groBe Rolle, anderer-
seits sind aber auch experimentelle Bestatigungen notig. Problematisch bei diesen
Berechnungen sind die sehr unterschiedlichen Ergebnisse bei verschiedenen vorge-
schlagenen Synchronisationsmechanismen. Welche Mechanismen dafiir verantwort-
lich sind, ist im Grunde genommen noch nicht verstanden.

3.5.1 Synchronisation aus theoretischer Sicht

Zahn (1977) berechnete theoretische Zeitskalen fiir Synchronisation und Zirkulari-
sation fiir Hauptreihensterne mit radiativem Kern und konvektiver Hiille in engen
Systemen. Die Hiille stellt eine Verbindung der inneren und &ufleren Schichten eines
solchen Sterns dar und ist recht gut geeignet, Drehimpuls, hervorgerufen durch die
Gezeitenkrafte, zu transportieren. Die Zeitskalen sind allerdings zu lang, um auch
die Synchronisation von Hauptreihensternen mit konvektivem Kern und radiativer
Hiille erkldren zu konnen. Tassoul & Tassoul (1992) schlugen daher als Drehimpuls-
transportmittel meridionale Stromungen vor. Die Synchronisationszeitskalen sind
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KAPITEL 3. HEISSE UNTERZWERGE IN DOPPELSTERNSYSTEMEN

hier toyne X Mprim/Msec = ¢! und oc P%7. Diese Strémungen sind zwar zur Syn-
chronisation hocheffizient, allerdings fiithrte die Kontroverse iiber die Frage, ob beide
Mechanismen oder einer davon giiltig sind, bis heute zu keiner klaren Antwort.

So ist es auch offensichtlich ein schwieriges Unterfangen, diese Theorien auf heifle
Unterzwerge anzuwenden. Selbst die einfache Annahme, dafl Synchronisation schnel-
ler eintritt als Zirkularisation kann hier nicht getroffen werden, da die CE-Phasen
der Systeme noch vor der Synchronisation zu einer Zirkularisation fithren.

Um eine grobe Vorstellung der Synchronisationszeitskalen zu bekommen, kann
man nun trotzdem die Formeln von Zahn (1977) und Tassoul & Tassoul (1992) ver-
wenden. Die Ergebnisse sind in Abb. 3.6 zu sehen, wo die Synchronisationszeitskalen
fiir einige bekannte sdB-Systeme in Abhéngigkeit ihrer Perioden berechnet wurden.
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Abbildung 3.6: Synchronisationszeitskalen in Einheiten der durchschnittlichen Le-
benszeit auf dem EHB nach Dorman, Rood & O’Connell (1993) (~ 10® yr) iiber
der Systemperiode. Die ausgefiillten Symbole sind nach Tassoul & Tassoul (1992)
und die offenen nach Zahn (1977) berechnet. Rote und blaue Quadrate markieren
Systeme, bei denen die Synchronisation direkt experimentell nachgewiesen wurde.
Dreiecke bezeichnen Systeme, die nachweislich nicht synchronisiert sind und die

Rauten Systeme, die unter Annahme von Synchronisation eine konsistente Losung
liefern. Quelle: Geier (2009)

Ein Doppelsternsystem kann als synchronisiert angenommen werden, wenn die
Lebenszeit auf dem EHB wesentlich grofler ist als die Synchronisationszeitskala. Es
ist erkennbar, dafl die Synchronisation bei Zeitskalen kleiner als etwa 0.4 d laut bei-
der Theorien eintritt. Fiir 0.4 d < P < 1.3d hingegen gibt es konsistente Losungen,
wenn der Mechanismus von Tassoul & Tassoul (1992) zugrunde gelegt wird, nicht
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aber fiir den von Zahn (1977). Fiir noch lingere Perioden gibt es keine konsistenten
Losungen mehr, obwohl diese von Tassoul & Tassoul (1992) vorhergesagt werden.

Zusammenfassend kann man festhalten, dafi es beide Theorien nur erlauben, die
Groflenordnung der Synchronisationszeit abzuschétzen. Fiir genauere Aussagen sind
empirische Befunde nétig.

3.5.2 Synchronisation aus empirischer Sicht

e Bedeckende Systeme

Bei bedeckenden Systemen kann man die Inklination direkt messen. Bei Kennt-
nis der projizierten Rotationsgeschwindigkeit ist es moglich, die Synchronisa-
tion des Systems zu verifizieren. Dies gelang fiir die Systeme PG 1336-018,
HS 070546700 und HW Vir (siehe Geier, 2009). Aus diesen Sternen ldsst sich
mit 0.12d eine Grenze gegeben, unter der héchstwahrscheinlich alle Systeme
synchronisiert sind.

e Ellipsoidalverformungen

Ellipsoidalverformte Systeme zeigen Variabilitdten in ihren Lichtkurven. Diese
haben bei Synchronisation eine Periode von genau einer halben Orbitalperi-
ode. Orosz & Wade (1999) und Geier et al. (2007) zeigten Synchronisation fiir
die Systeme KPD 042245421 und KPD 193042752, die jeweils eine Periode
von etwa 0.1 d besitzen. Aulerdem gelang Geier (2009) der Nachweis von Syn-
chronisation fiir das System PG 01014-039. Dabei wurden die kleinsten durch
Ellipsoidalverformungen hervorgerufenen Variationen in der Lichtkurve bis zu
diesem Zeitpunkt gemessen. Da dieses System eine Periode von 0.567 d besitzt,
148t sich der Schlufl ziehen, dafl zumindest alle Systeme mit einer Periode von
weniger als einem halben Tag synchronisiert sein miissen.
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Kapitel 4

Die Massenbestimmung fiir
Doppelsternsysteme

Etwa die Hélfte aller in der Milchstrale vorkommenden Sterne sind Doppelster-
ne. Um deren fundamentale Parameter, die Massen, zu bestimmen, ist es auch
notig, weitere Parameter des Systems wie die Separation a oder den Radius der
Primérkomponente R, und der Sekunddrkomponente Rg.. abzuleiten. Eine ande-
re wichtige Systemgrofle ist die Inklination 4 (s. Abb 4.1).

P Rsec

prim

Period
P

primary

Abbildung 4.1: Wichtige Parameter eines Doppelsternsystems mit kreisformigen Or-
bits, die den Massenschwerpunkt (COM) im Mittelpunkt haben. P, bezeichnet
die Rotationsperiode des Primérsterns, wihrend P die Orbitalperiode des Systems
bezeichnet. Die Separation a ist definiert als Abstand der beiden Komponenten
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Atmosphirische Parameter wie Effektivtemperatur T.g und in hohem Mafie die
Oberflachenbeschleunigung log g spielen eine grofie Rolle beim Losen solcher Syste-
me. Um all diese Gréflen zu erhalten gibt es drei mogliche Informationsquellen.

e Die Lichtkurve
e Die Radialgeschwindigkeitskurve
e Die Profilformen der Spektrallinien

Diese drei wichtigen Werkzeuge zur Analyse solcher Systeme sollen nun im Fol-
genden genauer erldutert werden.

4.1 Lichtkurven von Doppelsternsystemen

Um aus der Lichtkurve eines Doppelsternsystems Informationen hinsichtlich orbi-
taler Parameter zu erhalten, mufl diese periodische Variabilititen aufweisen. Bede-
ckungen, Reflexionseffekte oder auch Ellipsoidalverformungen kénnen die Ursache
fiir diese Schwankungen in der Lichtkurve sein. Zur Veranschaulichung ist es sinnvoll
von kreisformigen Orbits auszugehen:

e Bedeckung

Bei der totalen Bedeckung ist die Inklination so hoch, daf} sich eine Kompo-
nente fiir eine gewisse Zeitspanne komplett vor ihren Partner schieben kann.
Da die Komponenten in der Regel nicht einzeln auflésbar sind, kann man
hier nur den gesamten Strahlungsstrom messen. Wihrend der Zeit der tota-
len Bedeckung bleibt der Strahlungsstrom nédherungsweise konstant. In der
Lichtkurve entstehen dabei Plateaus. In der Regel besitzen die beiden Kom-
ponenten nicht die gleiche Flachenhelligkeit, was zu unterschiedlichen Tiefen
der Helligkeitseinbriiche fiithrt. Das bei der Bedeckung des Primérsterns durch
die dunklere Komponente auftretende Plateau ist demnach weniger tief als im
umgekehrten Fall.
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Abbildung 4.2: Lichtkurve bei totaler Bedeckung. Oben: Transit des Sekundérsterns.
Unten: Bedeckung der Sekundérkomponente durch den Primérstern
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Im Falle streifender Bedeckung weist die Lichtkurve wihrend des Transits keine
konstanten Bereiche auf. Da sich wiahrend dieser Art Bedeckung die sichtba-
ren Fléachen stets dndern, treten hier keine Plateaus, sondern nur Einbriiche
ohne konstante Bereiche auf. Auch hier 1&t sich wieder lediglich der gesamte
Strahlungsstrom des Systems messen. Die Einbriiche sind in der Regel wegen
der unterschiedlichen Helligkeiten ebenfalls unterschiedlich tief.
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Abbildung 4.3: Lichtkurve bei streifender Bedeckung, analog Abb. 4.2

e Reflexionseffekte

Ist eine Komponente des Systems sehr viel heifler als die andere, so wird der
kiihlere Partner auf der der Primédrkomponente zugewandten Seite aufgeheizt.
Je nachdem welche Seite des Begleiters dem Beobachter zugewandt ist, erhélt
er unterschiedliche Gesamtfliisse.

NS DG RILERICED

Abbildung 4.4: Lichtkurve bei Reflexion am kiihlen Begleiter. Oben ist die Seite des
Begleiters ohne Reflexion dem Beobachter zugewandt, unten die aufgeheizte

e Ellipsoidale Verformungen

Ist der Radius eines Sterns in der Groflenordnung seines Roche-Radius, so
weicht seine Gestalt stark von der einer Kugel ab. Je nachdem unter welchem
Winkel ein Beobachter einen solchen Stern betrachtet, wird er unterschiedlich
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Abbildung 4.5: Beispiel fiir den Reflexionseffekt: HS 2333+3927 (Heber et al., 2004)

viel von der Flédche des Sterns sehen. Die Folge davon ist, dafl auch der Strah-
lungsstrom von diesem Winkel abhéngt. Ist bei einem Doppelsternsystem die
Inklination hoch genug, so kann man diese durch die Abweichung von der Ku-
gelgestalt resultierenden Schwankungen in der Lichtkurve messen. Dieser Ef-
fekt ist beispielsweise bei dem SN Ia-Vorlaufersystems KPD 193042752 (Geier
et al., 2007) in einer Grofenordnung von nur wenigen Prozent. Im Vergleich
mit dem Reflexionseffekt ist diese Helligkeitsschwankung vernachléssigbar.

Oft treten Félle auf, in denen diese unterschiedlichen Arten von Variabilititen in
Kombination vorkommen. Wilson & Devinney (1971) haben beispielsweise fiir den
Fall, da3 Bedeckungen und Reflexionseffekt in Kombination auftreten, theoretische
Lichtkurven berechnet. Mit Hilfe solcher synthetischen Lichtkurven kénnen durch
Fitten Paramter wie die Orbitalperiode P oder sogar der Inklinationswinkel ¢ und
die relativen Radien der einzelnen Komponenten R bestimmt werden. R ist durch
den Abstand der Komponenten a und den Radien R zu

R =aR, (4.1)
definiert. Besonders wertvoll ist der Inklinationswinkel 7, da ohne dieser Information

ein System nicht vollstdndig gel6st werden kann.
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4.2 Die Radialgeschwindigkeitskurve von Doppel-
sternsystemen

Bewegt sich eine Lichtquelle relativ zu einem Beobachter, so wird dieser geméif
dem Dopplereffekt eine Verschiebung der Wellenléinge feststellen. Bezeichnet v die
Radialkomponente der Quellengeschwindigkeit relativ zum Beobachter, so berechnet
sich die Verschiebung der Wellenlénge zu
AN v
s (4.2)
wobei ¢ die Lichtgeschwindigkeit bezeichnet. Bewegt sich die Quelle zum Beobachter
hin, d.h. ist v < 0, so wird das Licht ins Blaue verschoben. Im Umkehrschluf} treten
Rotverschiebungen auf, wenn sich die Quelle vom Beobachter weg bewegt, d.h. v > 0
ist. Dieser Effekt wird natiirlich auch im Spektrum astronomischer Objekte wie etwa
von Sternen festgestellt, die aufgrund ihrer Bewegungen eine Relativgeschwindigkeit
zu uns besitzen.

Doppelsternsysteme haben die Eigenschaft, dal beide Begleiter sich in Kepler-
schen Bahnen um den Schwerpunkt des Gesamtsystems bewegen. Auch diese Bewe-
gung hat natiirlich eine mefibare periodische Dopplerverschiebung der Spektrallinien
zur Folge.

Wird das Spektrum von einer Komponente dominiert, so nennt man diesen Fall
auch einzelliniges System. Das bedeutet, dafl nur die Spektrallinien der Primérkom-
ponente zu sehen sind, wiahrend der Begleiter im Spektrum unsichtbar ist.
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Abbildung 4.6: Dopplereffekt bei einzellinigen Doppelsternsystemen

Durch Fitten eines Gauf- bzw. Lorentzprofils an Spektrallinien mit der Wel-
lenldingenverschiebung als zusitzlichem Fitparameter lédsst sich die Radialgeschwin-
digkeit des Objekts zu dem entsprechenden Zeitpunkt bestimmen. Liegen {iber eine
oder mehrere Perioden eines Doppelsternsystems aufgenommene Spektren vor, so
lasst sich fiir jedes dieser Einzelspektren auf diese Art die Radialgeschwindigkeit be-
stimmen. Fiir den Fall, dafl sich die Komponenten auf Kreisbahnen um den Schwer-
punkt bewegen, ist die Radialgeschwindigkeitskurve sinusférmig. Zuvor miissen die

25



KAPITEL 4. DIE MASSENBESTIMMUNG FUR DOPPELSTERNSYSTEME

Radialgeschwindigkeitswerte und die zugehorigen Zeiten heliozentrisch (bzw. ba-
ryzentrisch) korrigiert werden. Die Bewegung der Erde um die Sonne (bzw. um
den Massenschwerpunkt) sowie die Erdrotation und die unterschiedlich lange Lauf-
zeit des Lichts machen diese Korrekturen notig. Als Referenzgrofle der Zeit wird
iiblicherweise die Laufzeit, die das Licht des Sterns bis zum Zentrum unseres Son-
nensystems braucht, verwendet.

Ein Beispiel fiir die Verschiebung spektraler Linien ist exemplarisch fiir PG 1232-
136 (s. Kap. 8) in Abb. A.2 gezeigt.
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Abbildung 4.7: Linienverschiebung durch unterschiedliche Radialgeschwindigkeiten
am Beispiel PG 1232-136 fiir Si IIT \ 4567.8A

Ein Problem, das bei diesem Verfahren auftreten kann, ist die Verbreiterung der
Spektrallinien durch die Orbitalbewegung des Sterns, die auch ,,Smearing“ genannt
wird. Ist die Belichtungszeit gegeniiber der Periode nicht klein genug, so fiithrt dies
bei den Spektrallinien zu Verbreiterungen aufgrund der Bewegung der Linie wéahrend
der Aufnahme. Je groier die Radialgeschwindigkeitsamplitude ist, desto stérker wird
dieser Effekt. Aus der Toleranzvorgabe fiir die Radialgeschwindigkeit kann man fiir
eine gegebene Amplitude und Periode die maximale Belichtungszeiten der Spektren
berechnen.
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Ergebnisse eines solchen Fits der Form

Vraa(£) = 7 + K prn si (2%(15 - To)) (4.3)

sind die Orbitalperiode P, die Amplitude der Radialgeschwindigkeit der sichtba-
ren Komponente Kin,, der Zeitpunkt des Nulldurchgangs des Sinus-Fits T sowie
die Systemgeschwindigkeit .

Um die Massen des Systems zu berechnen, wird eine weitere Gréfle benotigt: Die
Radialgeschwindigkeitsamplitude des Begleiters Kg... Diese erhilt man auf die glei-
che Art und Weise wie das Kim, vorausgesetzt man hat ein doppelliniges System,
d.h. das Spektrum ist nicht nur durch die Primérkomponente dominiert, sondern
enthélt auch Linien des Begleiters, die sich iiber die Phase gegenlaufig zu den Linien
des Primérsterns bewegen.

Ist aus der Lichtkurve der Inklinationswinkel bekannt, so lasst sich mit Hilfe der

Massenfunktion PES 3 3
rim M, i -
Fm) = prim o .sin’q (4.4)

27TG B (Mprim + ]\4sec)2
und dem Schwerpunktsatz

Mprim Kscc
= 4.5
Msec Kprim ( )
ein analytischer Ausdruck zur Bestimmung der Primérmasse ableiten:
P K3 +2K rimK2 +K2 Ksec
Mprim — ( sec 1% sec prim ) (46)

271G sin® i

Die Sekundarmasse kann dann mittels Formel 4.5 berechnet werden.

4.3 Quantitative Spektralanalyse

4.3.1 Effektivtemperatur und Oberflichenbeschleunigung

Eine zentrale Grofle der Massenbestimmung ist die Oberflichenbeschleunigung log g.
Um diese Grofle zu bestimmen, miissen auflerdem die Effektivtemperatur T, und
die Heliumhé&ufigkeit log y mit bestimmt werden.

Um diese Parameter zu bestimmen, mufl man sich synthetischer Modellspektren
bedienen, die aus Modellen von Sternatmosphéren berechnet werden. Die beobacht-
bare Strahlung eines Sterns stammt nicht direkt aus dem Inneren eines Sterns, wo
die Energie durch Kernfusion erzeugt wird, sondern aus der duflersten Schicht des
Sterns, die Atmosphére genannt wird. Diese Schicht besteht aus einem Plasma, das
die Strahlung aus tieferen Schichten stark beeinflusst. Materie ist in der Lage, Strah-
lung zu absorbieren. Dazu gibt es drei mogliche Ubergéinge:

e frei-frei (Thomson-Streuung)

Die Strahlung wird an freien Elektronen gestreut. Dabei findet kein Energie-
austausch zwischen Strahlung und Materie statt, sondern die Photonen er-
fahren nur eine Richtungsdnderung. Im Grunde genommen findet hier keine
Absorption statt.
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e gebunden-frei (Photoionisation)

Atome absorbieren elektromagnetische Strahlung und werden dabei ionisiert.
Dieser Vorgang erfordert eine bestimmte Mindestenergie. Die Strahlung wird
ab dieser sog. Ionisationsenergie kontinuierlich absorbiert.

e gebunden-gebunden

Elektromagnetische Strahlung regt die Elektronen der Atombhiille in héhere
Energieniveaus an, ohne dabei das Atom zu ionis