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ZUSAMMENFASSUNG I

Zusammenfassung

Seit vor iiber 20 Jahren die ersten Planeten aufserhalb unseres Sonnensys-
tems, die so genannten extrasolaren Planeten (kurz Exoplaneten), entdeckt wur-
den, ist die Zahl neuer Entdeckungen erst in den letzten Jahren bis heute rapide
auf iiber 700 nachgewiesenen Exoplaneten angestiegen. Der grofste Teil dieser
entdeckten Planeten sind heifle, jupiterdhnliche Gasriesen, die hauptséchlich aus
Wasserstoff und Helium bestehen. Die meisten Exoplaneten um entfernte Sterne
kann man nur indirekt nachweisen und bedient dabei sich Methoden, die den
Einfluss der Exoplaneten auf ihr Zentralgestirn detektieren. Die zwei bis heute
erfolgreichsten Methoden zum Nachweis von Begleitern um Sterne sind einer-
seits die Transitmethode und andererseits die Radialgeschwindigkeitsmethode.
Lange war die Entstehung von blauen unterleuchtkriftigen Sternen, die man
als ’hot subdwarf’ bezeichnet, ein Rétsel, das bis heute noch nicht génzlich
gelost ist. Diese heifsen Unterzwerge, deren Population sich nach ihrer Spektral-
klasse nach in ’subdwarf’-O- (sdO) und ’subdwarf’-B-Sterne (sdB) unterteilt,
haben wihrend ihrer Entwicklung wéhrend der Roten Riesen-Phase beinahe ih-
re komplette Wasserstofthiille verloren. Die Prozesse, die zu einem so gewaltigen
Masseverlust gefithrt haben und einen nackten, im Kern heliumfusionierenden
Stern iibrig liefsen, sind Gegenstand aktueller Forschung. Diesen, erstmals in
den 1950er entdeckten Sternen, wurde anfangs wenig Aufmerksamkeit gewid-
met. Im Zuge der Suche nach radialgeschwindigkeitsvariablen Sternen, um die
Planeten kreisen, entdeckte man ebenfalls um ’hot subdwarfs’ substellare Be-
gleiter, wie Gasriesen oder Braune Zwerge. Weder Gasplanet noch Stern, bilden
Braune Zwerge eine Zwischenform, von denen noch nicht viele um sdB- oder
sdO-Sternen entdeckt wurden. Dass einige ’hot subdwarfs’ substellare Begleiter
besitzen, die nicht durch das Aufblahen des Sterns verdampft sind, eréffnete in-
teressante Moglichkeiten zur Erkldrung des Hiillenverlustes wihrend der Roten
Riesen-Phase eines Sterns.

Das zentrale Anliegen dieser Arbeit ist die Analyse der Radialgeschwindig-
keitsvariationen von sdB-Sternen, die durch substellare Begleiter, wie Braunen
Zwergen, verursacht werden. So werden nicht nur verschiedene Szenarien vorge-

stellt, die zum Abwurf der Wasserstoffhiille eines 'subdwarf’-Vorldufers fiihren
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konnten, sondern es werden auch photosphérische Effekte der sdB-Sterne un-
tersucht und Einfliisse der substellaren Begleiter diskutiert, die sich im Licht
des Sterns bemerkbar machen. Da die elektromagnetischen Lichtwellen eines
Sterns so ziemlich die einzige Informationsquelle darstellt, die Astronomen zu
Verfligung steht, ist es von grofter Bedeutung, diese genau zu untersuchen. Die
optimierte Auswertung von Spektren, die moderne hochauflésende Spektrogra-
phen liefern und z.B. am "Very Large Telescope’ der ESO eingesetzt werden,
liefert tiefe Einblicke in die Natur des Lichts und dessen beinhaltende Informa-

tionen und damit auch der Arbeit zugrunde gesetzte Fragestellung.
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1 EINLEITUNG 1

Kapitel 1

Einleitung

1.1 Historischer Hintergrund

Heife Unterzwerge (Hot Subdwarfs) wurden erstmals in den 1950er Jahren ent-
deckt. Sargent und Searle bezeichneten sie 1968 als unterleuchtkréftige Zwerg-
Sterne, "Hot Subdwarfs’, mit stark verbreiterten Balmerlinien. Erst nach 6 Jah-
ren wurden sie 1974 von Greenstein & Sargent klassifiziert und ihre Position
nach Bestimmung der stellaren Parameter im Hertzsprung-Russell-Diagramm
eingetragen. Diese heiffen Unterzwerge befinden sich auf dem extremen Horizon-
talast (EHB) im Hertzsprung-Russel-Diagramm (HRD) (siehe Abbildung 1.1),
der die Erweiterung des Horizontalastes (HB) in dem heiferen, blauen Bereich
darstellt. Da zu dieser Zeit die Beobachtungen und die Instrumente nicht hinrei-
chend genau waren, blieb die Anzahl solcher Objekte relativ klein. Erst mit der
Palomar-Green-Durchmusterung in den 1980er Jahren wurden zahlreiche neue
Kandidaten fiir heiffe Unterzwerge entdeckt (Green et al., 1986). Es zeigte sich,
dass die '"Hot Subdwarfs’ haufiger sind als alle anderen leuchtschwachen, blauen
Objekte in hoher galaktischer Breite bis zu einer Grenzhelligkeit von B = 18

mag (inklusive der Weifsen Zwerge).

Durch neue Beobachtungen im ultravioletten Bereich des Lichts ergab sich
eine iiberraschende Entdeckung. Elliptische Galaxien, die eine alte Sternpopula-
tion besitzen (O’Connell, 1999), zeigten eine unerwartet hohe UV-Emission, den
sogenannten UV-Exzess (Yi, 2008). Bisher dachte man, dass der ultraviolette
Anteil des Lichts von heiffen jungen Sternen herriihrt, doch da es sich bei ellipti-
schen Galaxien um eine sehr alte Sternpopulation handelt, diirften solche Sterne
nicht mehr existieren. Die Entwicklungsmodelle wurden daher fiir kurze Zeit in
Frage gestellt, bis eine Erklarung durch 'Hot Subdwarfs’ gefunden wurde. Die
Héufigkeit und das Alter der Subdwarfs erklart den UV-Exzess in elliptischen



2 1.1 Historischer Hintergrund

Galaxien (Brown et al. (1997); Brown et al. (2000)).

Eine weitere Tatsache, die Subdwarfs interessant macht, sind Doppelstern-
systeme, die aus einem Subdwarf und einem begleitenden Weifien Zwerg beste-
hen. Wahrend der Umkreisung kommt es zur Abstrahlung von Gravitations-
wellen und das System verliert wegen der Energieerhaltung potentielle Energie.
In sehr grofsen Zeitrdumen kommt es so zur Annédherung der beiden, die bei
geniigend kleinem Abstand verschmelzen und in einer Supernova des Typs la
explodieren (Webbink (1984); Tutukov & Yungelson (1981)). Potentielle Vor-
laufer solcher Systeme wurden kiirzlich beobachtet (Maxted et al. (2000);Geier
et al. (2007)). Supernovae dieses Typs (SN Ia) sind die besten Standardker-
zen, die Astronomen zur Berechnung der Entfernungen von Galaxien benétigen.
Auflerdem sind Supernovae ein wichtiger Bestandteil zum Verstdndnis der Ent-
stehung von schweren Elementen und der supernovainduzierten Sternentstehung

in Gaswolken.

Immer noch sind einige Fragen, was Subdwarfs anbetrifft, bis heute offen.
Je umfangreicher genaue Analysen und Messungen von leuchtschwachen heifsen
Objekten vorliegen, desto interessantere Entdeckungen werden zu neuen Frage-
stellungen fiihren. Das relativ junge Gebiet der Forschung an den 'Hot Subd-
warfs’ expandiert mit der zunehmenden Entdeckung solcher Objekte. Einige
dieser Subdwarfs wurden als Bindrsysteme mit substellaren Begleitern identifi-
ziert. Dies fiihrt zu der Frage, wie solche Systeme entstanden sind und wie sich
diese entwickeln. Des Weiteren stellt sich die Frage, welchen Ursprung einzelne
Subdwarfs ohne Begleiter haben. Einen umfassenden Uberblick zu den aktuel-
len Entwicklungen in dieser Thematik liefert der Ubersichtsartikel von Heber
(2009).
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1.2 Entstehung von Hot Subdwarfs

1.2.1 Eigenschaften der sdB- & sdO-Sterne

Heifse Unterzwerge werden anhand ihres Spektrums den Spektralklassen O &
B zugeordnet. Diese unterscheiden sich von Hauptreihensternen der gleichen
Spektralklassen durch ihre niedrigere Leuchtkraft und dem kleineren Radius.
Die unterleuchtkréftigen heifsen Zwergsterne werden daher als sdB- oder sdO-
Sterne bezeichnet. Da die Atmosphére der sdB-Sterne hauptsichlich aus Was-
serstoff besteht, dominieren im Spektrum der sdBs die breiten Balmerlinien.
Auch kann man He I-Absorptionslinien im Spektrum finden. Ebeso kristallisie-
ren sich in hochauflésenden Spektren schwache und scharfe Metalllinien heraus
(Hirsch et al., 2008). SdB- und sdO-Sterne befinden sich im Hertzsprung-Russel-
Diagramm unterhalb der Hauptreihe auf dem Extremen Horizontalast, der mit
EHB (Extreme Horizontal Branch) abgekiirzt wird, und stellen die Verldngerung
des Blauen Horizontalastes (BHB) dar (siche Abbildung 1.1). Das Besondere an
den im Kern heliumfusionierenden Unterzwergen ist, dass sie im Laufe der Roten
Riesen-Phase beinahe ihre ganze Wasserstoffhiille verloren haben und ein 20000
bis 40000 Kelvin heiffer und dichter Subdwarf iibrig bleibt (Heber et al. (1984);
Heber (1986)). Da die verbleibende Wasserstofthiille zu diinn ist, findet in ihr
kein Wasserstoffbrennen statt. Daher entwickeln sich sdB-Sterne direkt auf der
Abkiihlungssequenz der Weifen Zwerge unter Vermeidung des asymptotischen
Riesenastes (AGB). Die Liicke zwischen dem BHB und dem EHB deutet auf
unterschiedliche Entwicklungsmechanismen der Sternpopulationen hin. Neben
den beiden Hauptklassen, den sdB- und sdO-Sternen, existieren auch Zwischen-
stufen, wie z.B. die sdOB-Sterne oder mit Helium angereicherte He-sdO- bzw.
He-sdB-Sterne. Im Gegensatz zu sdB-Sternen sind sdO-Sterne viel heifsere Ster-
ne und haben eine Effektivtemperatur von 37000 bis 100000 Kelvin. Aufkerdem
gibt es grofe Leuchtkraftunterschiede, die bis zu zwei Magnituden betragen kon-
nen. Sie bilden keine homogene Sternklasse wie es die sdB-Sterne tun. Vielmehr
zeigen sdO-Sterne sehr unterschiedliche Heliumspektren. Daher ist zu beobach-
ten, dass bei heifsen, heliumangereicherten sdOs die Hell-Linien die Balmerli-
nien verdrangen (Moehler et al., 1990). Subdwarfs dieses Spektraltyps weisen
grofte Unterschiede in der Stickstoff- und Kohlenstoffhdufigkeit auf, die weitere
Subklassen definieren (Stroeer et al. (2007); Hirsch et al. (2008)). Heber (1991)
und Werner et al. (2003) zufolge kénnen die leuchtkréftigsten sdO-Sterne post-
AGB-Sterne sein. Die freiwerdende Energie der Heliumfusion im Kern wird an

die Sternatmosphére durch Strahlung transportiert.
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Abbildung 1.1: Das Hertzsprung-Russel-Diagram zeigt die verschiedenen Sternpopu-
lationen. Nach links steigend die Temperatur und nach oben zunehmend die Leuchtkraft in

Sonnenleuchtkriften. Die Positionen der einzelnen Aste sind eingezeichnet (Heber, 2009)
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1.2.2 Entwicklung der Subdwarfs

Weil die Entstehung von Subdwarfs immer noch nicht genau erkléarbar ist, wird
die Bildung solcher Sterne in der aktuellen Forschung viel diskutiert. Genauso
wie sonnenahnliche Sterne, entwickeln sich Subdwarf-Vorlaufer auf der Hauptrei-
he. Da der Wasserstoff im Kern irgendwann zur Neige geht, findet keine ausrei-
chend hohe Anzahl an Fusionsreaktionen mehr statt und der Kern wird unter
seiner Eigengravitation kontrahieren. In dieser Phase erzeugt er durch die Um-
wandlung potentieller Energie eine grofse Menge an thermischer Energie, die die
wasserstoffbrennende Schale auseinandertreibt. Ab diesem Zeitpunkt verlasst
der Stern die Hauptreihe und befindet sich auf dem Roten Riesen-Ast (Red Gi-
ant Branch, RGB). Der Rote Riese verliert in dieser Phase an Masse.

Im Inneren des Sterns steigen die Temperatur und der Druck, bis ein kriti-
scher Wert erreicht wird und dem Kern die Ziindung der néchsten Brennstufe,
das Heliumbrennen, ermoglicht. Zu diesem Zeitpunkt, je nach Masse des Kerns,
nimmt das Elektronengas im Kern den entarteten oder idealen Zustand an. Im
Entartungsfall des Kerns kommt es zum Helium-Flash, der den neuen Brenn-
stoff zlindet. Nach der Ziindung des Heliums durch das Einsetzen des ’tripple
alpha’-Prozess beginnt die Sternhiille sich wieder zu kontrahieren und der Stern
entwickelt sich auf dem Horizontalast. Seine Position auf dem Horizontalast
héngt von der Hiillenmasse ab. Je geringer diese ist, desto blauer wird die Posi-
tion des sdBs auf dem Horizontalast ausfallen. Dort verweilt er, bis das Helium
schliefllich als Brennstoff aufgebraucht ist.

Was Subdwarfs anbetrifft, die aus einem reinen heliumbrennenden Kern beste-
hen, muss in ihrer Entwicklung etwas passiert sein, das den riesigen Massenver-
lust der Hiille verursacht hat, als der Stern in die zweite Stufe der Fusion, dem
Heliumbrennen, eingetreten ist. Einige Theorien, die den beinahe vollstadndigen

Verlust der Hiille erklaren, werden im Weiteren diskutiert.
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1.3 Szenarien des Hiillenabwurfs

Um die im Kern heliumfusionierenden "Hot Subdwarfs’ etablierten sich mehrere
Entwicklungsszenarien. Grundsétzlich unterscheidet man zwischen Einzelstern-
und Doppelsternszenarien. Vergleicht man die beobachtete Population mit den
durchgefiihrten Simulationen, so kann man sich deren Bedeutung fiir die ver-
schiedenen Entwicklungskanéle vor Augen fithren. Die verschiedenen Entwick-

lungskanéle werden im Folgenden vorgestellt.

1.3.1 Einzelsternszenarien

Der Hiillenabwurf eines einzelnen Sterns ohne den Einfluss eines Begleiters wird
im Prinzip durch zwei Mechanismen verwirklicht. Der erste mogliche Mechanis-
mus schligt den Heliumflash als Grund fiir den grofen Massenverlust und den
Abstofs der Hiille vor. Heliumflash bedeutet eine explosive Ziindung der Heli-
umfusion im Kern, die abhéngig von der Masse des Sterns ist. Diese wird von
dem degenerierten Elektronengas bei einer Sternmasse von weniger als 2, 2Mg,
ausgelost. Da sich beim Erloschen der Wasserstoftfusion der Kern durch die
Eigengravitation zusammenzieht, verdichtet er sich und die Temperatur steigt.
Die Degeneration des Elektronengases hat eine quantenmechanische Ursache, die
die Zustandsgleichung unabhéngig von der Temperatur werden lasst, solange die
Fermienergie des degenerierten Elektronengases grofer als die der thermischen
Energie ist. Sobald der Kern durch das Einsetzen der Heliumfusion viel Energie
produziert und die Temperatur schlagartig ansteigt, wachst die Leuchtkraft des
Kerns auf Grokenordnungen von 10® L, an. Somit steigt die Temperatur rapide
und die freiwerdende Energie wird von der umgebenen Hiille absorbiert. Da der
Druck von der Temperatur unabhingig ist, dehnt sich der Kern solange nicht
aus, bis die thermischen Energie gleich der Fermienergie ist.

Die freiwerdende Energie des Heliumflashes kann durch Wechselwirkung urséch-
lich fiir die Abstofung der Hiille sein. Allerdings miissen die Umsténde, unter
denen dies ermoglicht werden kann, durch eine schwach gravitative Bindung
einerseits und eine mangelnde Kompensation des Strahlungswindes durch die
Hiille andererseits begriindet werden. Gerade fiir niedrig-massige Sterne ist die-
ses Entwicklungsszenario interessant (Han et al., 1994). Denkbar wéren auch
sogenannte ’late hot flasher’, deren Heliumflash spét einsetzt, also wihrend sich
der Stern bereits auf der Abkiihlsequenz befindet und einen Grofsteil seiner Hiil-
lenmasse bereits verloren hat (Castellani & Castellani, 1993). Auferdem kann es
gerade fiir heliumreiche Sterne die Moglichkeit von Helium-Flashs in der Hiille

geben, weil sich Konvektionszonen ausbilden, die Wasserstoff in tiefere Schich-
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ten mischen, in denen dieser verbrannt wird und die frei werdende Energie die
Hiille auseinandertreibt (Iben (1984); Sweigart (1997)).

Konvektionszonen konnen auch aus Helium-Flashes in inneren Bereichen re-
sultieren. Abhéngig von der Grofe der Konvektionszonen unterscheidet man
zwischen den tief mischenden ’deep mixing’ und den seicht mischenden ’shallow
mixing’-Zonen. Welche Konvektionszonen auftreten, hingt von dem Entwick-
lungszeitpunkt und den Elementhdufigkeiten ab. Das ’shallow mixing’ tritt bei
Flashes wahrend der frithen Abkiihlsequenz auf und fiihrt zu einer leichten An-
reicherung von Stickstoff und Helium. 'Deep mixing’-Zonen hingegen resultieren
meist aus Flashes in einem spédteren Entwicklungszeitpunkt der Abkiihlsequenz
und verursachen eine Anreicherung der Sternatmosphére mit Kohlenstoff, neben
Stickstoff und Helium. In beiden Féllen wird Wasserstoff in der Sternatmosphé-
re signifikant abgereichert (Lanz et al., 2004).

Die zweite Moglichkeit des Einzelsternszenarios, die den Hiillenverlust erklarbar
macht, sind Sternwinde. Dies erfordert allerdings eine hohe Effizienz der Stern-
winde wahrend der Roten Riesen-Phase, bei der die Hiille durch Wechselwirkung
mit dem Wind weggetragen wird. Es ist eine schwierige Gratwanderung, die Pa-
rameter und Mechanismen zu bestimmen, die die bendtigte Effizienz haben,
damit der Sternwind mit der Hiille geniigend stark wechselwirkt, zumal diese
weitgehend unbekannt sind. Als Griinde fiir hohe Effizienz werden primordiale
Heliumanreicherungen oder schnelle Rotationsgeschwindigkeiten in Erwdgung
gezogen. Beides ist aber sehr spekulativ. Fiir heiffe Sterne kénnte sich eine me-
tallangereicherte Hiille als wahrscheinlichere Erklarung erweisen.

D’Cruz et al. (1996) zufolge ist eine Kombination beider Moglichkeiten plau-
sibel. Eine schematische Darstellung des Einzelsternszenarios ist in Abbildung

1.2 zu sehen.

1.3.2 Enges Doppelsternszenario

Eine weitere mogliche Erklarung, die den Abwurf der Hiille des sdB-Vorlaufers,
der zum Roten Riesen wird, beschreibt, ist ein System aus dem Stern und einem
eng umkreisenden Begleiter. Das sogenannte 'binary’-Szenario riickt in den Mit-
telpunkt des Interesses, da 2/3 einer Stichprobe von den EHB-Sternen aus der
Palomar-Green-Durchmusterung als radialgeschwindigkeitsvariabel identifiziert
wurden. Dariiber hinaus sind diese in engen Orbits mit ihren Begleitern mit
Perioden von wenigen Stunden (Maxted et al., 2001). Verschiedene Zusammen-

setzungen solcher Systeme sind mdoglich und werden im Folgenden vorgestellt.
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Abbildung 1.2: Schematische Darstellung des Einzelsternszenarios, bei dem der Hiillen-
abwurf durch eine erhohte Effizienz der Sternwinde oder hohe Rotationsgeschwindigkeiten

verursacht wird.
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Common Envelope Ejection

Der Abwurf einer gemeinsamen Hiille wird als 'common envelope ejection’ be-
zeichnet. In diesem Szenario wird ein System aus einem Roten Riesen und einem
Begleiter betrachtet. Der Begleiter, der in einem ausreichend engen Orbit den
sdB-Vorlaufer umkreist, kann ein substellares Objekt oder allgemein ein masse-
armerer Hauptreihenstern sein. Wenn der Primérstern sich aufbliht, wird der
Begleiter in die Hiille des Roten Riesen hineingeraten und in Wechselwirkung
mit dieser treten. Daher kann das System nicht mehr als getrenntes Binarsys-
tem betrachtet werden, sondern vielmehr ist es als einzelnes Objekt zu sehen,
das aus einer gemeinsamen Hiille besteht, in der der Kern des Primérsterns und
der Begleiter um einen gemeinsamen Schwerpunkt kreisen. Der Begleiter schafft
es im Gegensatz zu dem 'Roche-Lobe Overflow’ (siche Kapitel 1.3.2) nicht, die
ganze Masse der Hiille zu akkretieren.

Das viskose Innere des Systems bewirkt einen Energie- und Drehimpulsiibertrag
des Begleiters an die Hiille. Der Energietransfer an die Hiille wird durch die po-
tentielle Energie des Kern-Begleiter-Systems gespeist, wobei sich beide Objekte
einander anndhern. Je naher sich die Objekte kommen, desto mehr potentielle
Energie wird an die Hiille iibertragen, bis die Hiille geniigend Energie hat, um
dem Gravitationspotential des Systems zu entkommen und somit abgestofsen
wird. Noch sind die genauen Umstédnde und Mechanismen nicht hinreichend
verstanden, da es durch die Abschirmung der Hiille nicht mdoglich ist, diesen
Prozess im optischen Spektralbereich direkt zu beobachten. Eine schematische
Darstellung dieses Szenarios ist in Abbildung 1.3 zu sehen. Nachdem die Hiille
entfernt wurde, bleiben nur noch der urspriingliche heliumbrennende Kern - der
Hot Subdwarf - und sein Begleiter - beispielsweise ein Hauptreihenstern - iibrig,
die sich in engem Orbit umrunden. Abhéngig davon, ob ein weiterer, riickliu-
figer Massentransfer einsetzt (‘unstable Roche-Lobe Overflow’), ist ebenso als
Resultat ein Weifer Zwerg-Stern als Begleiter denkbar. Die Numerische Stern-
populationssynthese (Han et al., 2002) sagt vorher, dass die Massenverteilung
eine scharfe Verteilung um 0,46Mg, aufweist (siehe Abbildung 1.4). Auch lassen
sich mit diesem Entwicklungsszenario kurz-periodische Binédrsysteme erkldaren
und mit der beobachteten sdB-Population in Einklang bringen.

Hinzuweisen ist auf das Problem, dass die schnell rotierenden sdB-Sterne, die
aus dem ’common-envelope-merger’-Szenario hervorgehen, ein dufserst seltenes
Phénomen darstellen. Da der Drehimpuls erhalten bleibt, wenn zwei Sterne
miteinander verschmelzen, fiihrt dies zu hohen Rotationsgeschwindigkeiten. Po-
litano et al. (2008) haben gezeigt, dass ein groker Bruchteil der sdB-Sterne

eines solchen Szenarios hohe Rotationsgeschwindigkeiten aufweisen wiirden und
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Abbildung 1.3: Schematische Darstellung eines Roten Riesen, der einen Begleiterstern
einhiillt. Der Drehimpuls und die potentielle Energie werden an die Hiille {ibertragen, die nach

aufien abgestofen wird.

damit eine kritische Rotationsgeschwindigkeit beséfsen. Diese kritische Rotati-
onsgeschwindigkeit (veit) setzt die Grenze, bis zu der Masse akkretiert werden
kann. Uberschreitet die Rotationsgeschwindigkeit des sdBs diese kritische Mar-
ke, so werden die Zentrifugalkréifte zu hoch, um weitere Masse zu akkretieren.
Die kritische Geschwindigkeit ist ungefdhr ein Drittel der Zerreiftgeschwindig-
keit (breakup velocity) von vy, = (G M /R)/?mit G als Gravitationskonstante

und Masse M sowie dem Sternradius R.

Merger-Szenario

Das Bestehen eines Binédrsystems, aufgebaut aus zwei Weifsen Zwergen, die sich
in engen Orbits mit Perioden von wenigen Stunden befinden, ist eine weite-
re Moglichkeit fiir das Entstehen von Subdwarfs. Beide Weiken Zwerge kreisen
um ihren gemeinsamen Schwerpunkt und emittieren dabei Gravitationswellen,
die von der potentiellen Energie des Systems gespeist werden. Dieses Szenario
erfordert sehr enge Orbits von weniger als 8 Stunden Periode, um eine Ver-
schmelzung (merging) beider in sinnvollen Zeitskalen zu erreichen, da der Ver-
lust durch Abstrahlung von Gravitationswellen sehr schwach ist. Das Annéhern

der beiden fiihrt schliefslich dazu, dass derjenige Weifse Zwerg mit weniger Mas-
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Abbildung 1.4: Han et al. (2002) berechnete Zusammensetzungen von Bin#rsystemen,
die zu einer Massenverteilung der sdBs fiihrten. Man kann einen scharfen Peak bei 0.46 Mg, er-
kennen. Die Verteilung zeigt insgesamt 3 Peaks. Der grofte Peak steht fiir Systeme mit einem
niedrig massigen Begleiter, der sich auf der 'Zero Age Main Sequence’ (ZAMS; Nullalter-
Hauptreihe) befindet und der 'common envelope’ in der Nihe des Maximums des ersten Rie-
senastes (First Giant Brench; FGB) abgestofen wird. Der zweite Peak bei 0,4 Mg hat seine
Ursache in der breiteren Aufficherung der Sternradien von Mzams = 1,9 Mg-Sternen im
Gegensatz zu den Mzams = 1,6 Mp-Sternen, die zum Hiillenabwurf in der N&he des Ma-
ximums des FGBs fiihrt und einen sdB-Stern zur Folge hat. Dariiber hinaus fiihren Sterne
mit Mzams = 1,9 Mg beim Hiillenabwurf zu niedrig massigen sdB-Sternen mit einer langen
Heliumbrennzeit. Der kleinere Peak enthilt Systeme mit ZAMS-Massen, die grofer als die der
Heliumflash-Masse sind.

Die Abbildung zeigt, dass fast alle von Han et al. (2002) simulierten Massen der sdB-
Sterne weniger als 0,48 M betragen. Die unterschiedlichen Linienarten stehen fiir ver-
schiedene Parameter-Kombinationen. Die Parameter, die hierfiir variiert wurden, sind ein
Effizienzparameter acg, der Auswirkungen auf die Anderung der Orbitalenergie des Sys-
tems hat, und ein Parameter der thermischen Energie ay,. Die schwarze Linie kennzeich-
net ace = 0,2, aup, = 0,0, die gestrichelte Linie acg = 0,5, aup, = 0,0, die gestrichelt-
gepunktete Linie (ace = 0,5, atn = 0,5), die gepunktete Linie ace = 0,75, azn = 0,75,
die dreifach-gepunktet-gestrichelte Linie acr = 1,0, oy, = 0,0 und die durch Kreise mar-
kierte Linie acg = 1,0, axn = 1,0. Das angewendete Hiillenabstoffkriterium war hierfiir
acE |AFob| > |Fgr + aenEin|. Die Energie Eoup ist die Orbitalenergie, die zum Abwurf der
Hiille dient, Eg, ist die Gravitationsenergie der Hiille und E\, die thermische Energie, die zum

Teil auch die Ionisationsenergie einschliefst.
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se die Roche-Grenze erreicht und sein Material an den schwereren verliert. Er
verschmilzt dabei mit diesem unweigerlich. Die genauen Abldufe des Roche-
Massentransfers (Roche-Lobe Overflow) sind in Kapitel 1.3.2 beschrieben.
Weifte Zwerge haben die Eigenschaft, dass, je leichter sie sind, desto grofier ihr
Radius ist. Die Masse-Radius-Beziehung der Weiften Zwerge verursacht beim
Massentransfer auf den schwereren eine Ausdehnung des leichteren Weifsen Zwergs
und fithrt deshalb zu dessen vollstédndiger Zerstorung. Es zerreifft den leich-
teren Begleiter und er wandelt sich vollig zu einer Akkretionsscheibe um den
Primérstern. Die Masse des Primérsterns nimmt also stetig zu und bei ausrei-
chend akkretierter Materie setzt die Heliumfusion ein. Falls die urspriinglichen
Binérsterne einen reichen Vorrat an Helium besafien, kann die Verschmelzung
zur Bildung eines im Kern Helium fusionierenden sdO-Sterns fithren (Webbink,
1984). Mit diesem Merger-Szenario lasst sich der hohe prozentuale Anteil der
heliumreichen Einzel-sdOs erklédren. Die Population der He-sdO-Sterne, die im
Zuge von Durchmusterungen beobachtet wurden, wiesen nach Bestimmung der
Radialgeschwindigkeit einen geringen Anteil an engen Binérsternen auf. Dies ist
ein starkes Argument fiir unterschiedliche Entwicklungswege von He-sdOs und
sdB-Sternen (Napiwotzki, 2008). Ebenso ist der Bereich der Massenverteilung
dieses Merger-Szenarios nicht klein und fordert fiir die He-sdO-Sterne, die aus
diesem Szenario hervortreten, eine Verteilung im Bereich von 0,4 — 0,65 Mg
(Han et al., 2002). Das Merger-Szenario von Helium-Weifen-Zwergen zur Bil-

dung von sdBs setzt aber voraus, dass genligend Wasserstoff verbleibt.

Roche-Lobe Overflow

Das 'Roche-Lobe Overflow’-Szenario behandelt die Situation sich zweier umkrei-
sender Hauptreihensterne. "Roche-Lobe Overflow’ bezeichnet den Transfer von
Masse des schwereren Sterns auf den leichteren. Da sich der schwerere Stern in
einem Bindrsystem schneller entwickelt, wird er in die Rote Riesen-Phase frither
eintreten. Fiillt die Hiille des Roten Riesen dabei die Roche-Grenze aus, so ak-
kretiert der begleitende Stern Masse der Hiille. Eine schematische Darstellung
dieses Prozesses ist in Abbildung 1.5 zu sehen. Der entscheidende Parameter fiir
dieses Szenario ist das Massenverhéltnis beider Sterne, das dariiber entscheidet,
ob der Massentransfer stabil oder nicht stabil ablauft. Han et al. (2003) gibt als
Massenverhéltnis fiir einen stabilen Roche-Lobe Overflow q < 1,2 — 1,5 Mg, an.
Mit dem Massentransfer und dem Aufbldhen des Primérsterns zum Roten Rie-
sen wird ebenso Drehimpuls {ibertragen und der Orbit vergrdfert sich. Wahrend
der Prozess des Massentransfers und Aufblahens ablauft, zieht sich der Kern des

Priméarsterns zusammen, bis geniigend Temperatur erreicht ist, um Helium zu
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Abbildung 1.5: Schematische Abbildung des beginnenden Roche-Lobe Overflows. Mas-
se des sich ausdehnenden Roten Riesens wird beim Erreichen der Roche-Grenze von dem

begleitenden Hauptreihenstern akkretiert.

ziinden. Welcher Art der verbleibende Kern nach dem Roche-Lobe Overflow
ist, hdngt von der Masse ab. Wenn die komplette Masse bei einem stabilen
"Roche-Lobe Overflow” an den Begleiter {ibertragen wird und der {ibrigbleiben-
de sdB-Stern um die 0,46Mg, besitzt, wiirde nach diesem Szenario eine lange
Orbitalperiode von 400 — 1500 Tagen und eine ziemlich dicke wasserstoffreiche
Hiille vorausgesagt (Han et al., 2002). Mit steigender Ausgangsmasse solcher

Systeme von Hauptreihensternen fallen die Orbitperioden schnell ab.

1.3.3 Substellare Begleiter

In jlingster Zeit ist vorgeschlagen worden, dass substellare Begleiter zur Bil-
dung von sdB-Sternen beitragen kénnten. Die substellaren Begleiter, die an der
Entstehung von scheinbaren Einzel-sdBs beteiligt sind, werden in zwei Arten

unterteilt: Gasplaneten und Braune Zwerge.

Gasplaneten sind, wie unser Planet Jupiter, grofse Ansammlungen von haupt-
séchlich Wasserstoff und Helium um einen festen Kern, bestehend aus Gestein.
Im Laufe der urspriinglichen Bildung eines Sterns akkretieren Felsbrocken Ma-
terial aus der vorhandenen Gaswolke. Die Akkretion von Gas um den festen
Kern fiihrt zu Massenzuwachs des Planeten und weiterer Akkretion von Gas.
Bei den meisten extrasolaren Planeten, die bis jetzt entdeckt wurden, handelt es
sich um solche Jupiter dhnliche Planeten. Die Masse der entdeckten Gasriesen
ist der entscheidende Unterschied, der Gasplaneten von den Braunen Zwergen
trennt. Die International Astronomical Union hat 2006 als Obergrenze fiir die

Masse eines Gasplaneten 13 My Jupitermassen festgelegt. In Radialgeschwindig-
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keitsuntersuchungen unserer Sonne wiirde ein auferirdischer Beobachter in den
Doppler-verschobenen Spektrallinien eine periodische Variation von nur 12 m/s
Amplitude entdecken, die vom groften Planeten unseres Sonnensystems, dem

Jupiter, verursacht wird.

Als Braune Zwerge bezeichnet man Gasriesen, die mehr als 13 Mj an Mas-
se wahrend ihrer Entstehung akkretiert haben. Braune Zwerge sind durch ihre
Zusammensetzung eine Zwischenform von Stern und Planet, denn bei ausrei-
chend hoher akkretierter Masse kann die Temperatur erreicht werden, die no-
tig ist, um Deuterium zu fusionieren. Allerdings endet mit dem Verbrauch des
Deuteriums die Fusion, und die nukleare Elementsynthese endet bereits, da die
Zentraltemperaturen fiir das Ziinden von Wasserstoff zu gering sind. Die rei-
ne Wasserstoffverbrennung setzt erst ab ~ 0,08 My ein. Nach dem Erléschen
der Deuteriumfusion zieht sich der Braune Zwerg, dhnlich wie ein Gasplanet,
zusammen und wandelt potentielle Energie in Warmestrahlung um. Die Pha-
se der Kontraktion hélt so lange an, bis der Druck im Inneren, der mit einer
Entartung der Elektronen einhergeht, das Zusammenziehen kompensiert. Dieser
Prozess kann Milliarden Jahre andauern.

Die Suche nach Braunen Zwergen ist ein recht junges Gebiet der Forschung seit-
dem Himmelsdurchmusterungen nach radialgeschwindigkeitsvariablen Sternen
suchen. Aus der Suche nach Braunen Zwergen profitiert die Exoplanetenfor-
schung sehr, denn im Zuge der Suche werden viel mehr grofte Gasplaneten, hei-
e Jupiterplaneten in engen Orbits und sogar erddhnliche Planeten entdeckt als
Braune Zwerge. Ein Beispiel eines in 2012 kiirzlich entdeckten Braunen Zwergs
ist der 11 Com b (Liu et al., 2008). Die Suche nach Braunen Zwergen muss wei-
tergehen, wenn man die Verteilung der entdeckten Exoplaneten, heifsen Jupiter-
und Gasriesen im Vergleich zu den entdeckten Braunen Zwergen betrachtet. Der
Mangel an Braunen Zwergen in der Verteilung ist das sogenannte ’brown dwarf
dessert’. Grether & Lineweaver (2006) haben in ihren Untersuchungen enger
Begleiter von sonnendhnlichen Sternen mit Perioden von weniger als 5 Jahren
dieses 'trockene’ brown dwarf dessert festgestellt. Der trockenste Bereich dieser
Wiiste liegt bei einem Masse von M = 31‘_?2 Mj. Nur 16% der sonnenahnli-
chen Sterne innerhalb des 5 Jahre-Periodenkriteriums haben massive Begleiter.
Unter diesen beobachteten sie ungefihr 11% stellare Begleiter, 5% Gasplaneten
und weniger als 1%, die als Braune Zwerge identifiziert wurden. Diese Braune
Zwerg-Wiiste ist in Abbildung 1.6 dargestellt.

Die vorher erwéhnten Doppelstern-Entwicklungsszenarien, beziiglich dem '’Com-

mon Envelope’ und dem ’Roche-Lobe Overflow’, stimmen mit den beobachteten
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Doppelstern-Subdwarfs recht gut iiberein. Allerdings lasst sich die beobachtete
Einzelsternpopulation nicht befriedigend erklaren. In den Fokus fiir das Auftre-
ten von Einzel-sdBs und deren Entstehungsgeschichte sind substellare Objekte
geriickt, die den sdB-Vorlaufer umkreisen. Es kam hierdurch zur Frage, ob sub-
stellare Objekte, die eine geringe Masse aufweisen, in Anbetracht des Erfolges
des Common Envelope Szenarios fiir das Auftreten von scheinbaren Einzel-sdBs
verantwortlich sind. Zu dem Zeitpunkt der Entwicklung zum Roten Riesen wird
ein substellarer Begleiter in die Common Envelope Phase eintreten und mit der
sich aufbldhenden Sternhiille wechselwirken. Bear & Soker (2010) zeigen, dass
bei einem substellaren Begleiter bereits das Annédhern der aufblahenden Stern-
hiille durch Gezeitenkréfte zu einem Masseverlust fithren kann. Da die Hiille
des Roten Riesen eine vernachliassigbare Rotationsgeschwindigkeit wegen der
Drehimpulserhaltung besitzt, kann es bereits beim Ndhern des Randes an den
substellaren Begleiter zu einem Hiillenabwurf kommen. Von da an verliert der
Begleiter sukzessive potentielle Energie und féllt in die Hiille hinein. Der Verlust
an potentieller Energie hilt wegen der Reibungskrifte an und der Begleiter né-
hert sich dem Kern, wihrend er die Systemenergie an die Hiille iibertragt. Das
Schicksal des substellaren Begleiters hingt von seiner Masse ab. Zum einem ist
es moglich, dass der substellare Begleiter in der heiffen Hiille verdampft, weil
er seine Gasatmosphére aufgrund zu geringer Masse nicht halten kann. Zum
anderen kann es aber auch sein, dass der Begleiter keinen stabilen Orbit um
den Kern erreicht und mit abnehmender potentieller Energie in den Kern fallt.
Als dritte Moglichkeit bietet sich weiter auch an, dass die Sternhiille so viel an
Energie vom Begleiter iibertragen bekommt, dass diese abgeworfen wird.

In der Common Envelope-Phase ist die Masse des Begleiters ein entscheidendes
Kriterium. Diese bestimmt, ob der Begleiter aufgrund der hohen Temperaturen
verdampft oder sogar noch Masse der Hiille akkretiert. Wie von Soker (1998),
basierend auf Ergebnissen von Hjellming & Taam (1991), berechnet wurde, ist
die Akkretionsrate eines Planeten mit einem Radius von R, ~ 0.1 Ry und ei-
ner Temperatur von T'(r) ~ 2 x 10 (r/R) ! K nicht ausschlaggebend fiir den
Massenverlust der Hiille. Da die Atmosphére des Begleiters sich grofitenteils im
Temperaturgleichgewicht mit der Hiille befindet, halten sich Verdampfung und
Akkretion nach einiger Zeit die Waage. Die genauen Mechanismen, wie der Be-
gleiter mit der Hiille wechselwirkt, indem er Drehimpuls tibertragt und Masse
akkretiert, miissen weiter untersucht werden. Die Untersuchung solcher Syste-
me, bei denen ein substellarer Begleiter eine Rolle in der Entwicklung gespielt

haben konnte, ist Gegenstand dieser Diplomarbeit.
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Abbildung 1.6: In der Abbildung von Grether & Lineweaver (2006) ist die Begleitermasse
M in Mg {iber die Periode des Systems in Tagen abgebildet. Die Sterne, die sich innerhalb
von 25 Parsec Entfernung befinden, werden mit grofen Symbolen dargestellt. Kleine Symbole
reprasentieren Sterne innerhalb 50 Parsec (die 25 pc Sterne ausgeschlossen). Begleiter mit
Perioden P < 5 Jahren und Massen zwischen 1072 Mg und 1 Mg befinden sich innerhalb des
Rechtecks mit durchgezogener schwarzen Linie. Die gestrichelten Linien markieren die Grenze
zwischen stellaren Begleitern, die mit offenen Kreisen dargestellt werden, den Braunen Zwer-
gen, die von grau ausgefiillten Kreisen reprisentiert werden und den planetaren Begleitern,
die durch schwarze Kreise dargestellt werden. Die gestrichelten Linien stellen die Grenzen fiir
Deuteriumbrennen (13 My) und Wasserstoffbrennen (80 My) dar.

In der Abbildung wird das 'brown dwarf dessert’ deutlich und man kann es leicht fiir Begleiter
mit Orbitalperioden von weniger als 5 Jahren sehen, wobei planetare Begleiter haufiger bei
ldngeren Orbitalperioden anzutreffen sind als bei kiirzeren. In der Abbildung wurden eben-
so solche Regionen hervorgehoben, die beobachtet wurden, mittels hoch préziser Doppler-
Messungen beobachtet werden und nicht beobachtet sind (Lineweaver & Grether, 2003).
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1.3.4 Reflexionseffekt

Es gibt verschiedene Wege einen Begleiter, z.B. einen sdB, nachzuweisen. Be-
obachtet man den aufintegrierten Fluss des Lichts eines Sterns zeitaufgelost, so
lassen Anderungen in diesem Schliisse auf das System zu. Bei photometrischer
Beobachtung von Sternen, die einen Begleiter besitzen, kann man diesen direkt
aus der Lichtkurve nachweisen. Im einfachsten Falle ergeben sich gegenseitige
Bedeckungen. Bei bedeckenden Systemen sieht man in der Lichtkurve ein tiefes
Minimum, das entsteht, wenn ein Begleiter vor der Sternscheibe vorbeizieht,
und ein sekundéres Minimum, das auftritt, wenn der Begleiter hinter dem Stern
eintaucht. Neben der Bedeckung ist ein wichtiger Effekt, der in diesen Lichtkur-
ven dabei festgestellt werden kann, der Reflexionseffekt. Dieser Effekt tritt bei
engen Bindrsystemen mit Orbitalperioden in der Grofenordnung von 0,1 — 0,5
Tagen auf, deren Begleiter nahe genug an ihrem Muttergestirn sind, um signi-
fikante Reflexion zu zeigen. Wahrend der Begleiter den Stern umrundet, wird
er von diesem angestrahlt und aufgeheizt. Dabei absorbiert die Atmosphére des
Begleiters Strahlungsenergie und reemittiert diese wieder. Die projizierte Fliache
in der Sichtlinie des Beobachters wichst, wenn der Begleiter auf dem Weg vor
der Sternscheibe sich hinter dem Stern bewegt. Dabei wichst die reflektierende
Fléche von Null auf ein Maximum an, bis sie wieder abfallt, wenn der Begleiter
hinter dem Stern verschwindet. Diese Phasen sind in Abbildung 1.7 dargestellt.
Das reflektierte Licht des Begleiters addiert sich auf den Fluss des Sterns selbst
und wird somit zur Lichtkurve beitragen. Eine Lichtkurve, die einen starken Re-
flexionseffekt aufweist, hat Drechsel et al. (2001) gemessen. In Abbildung 1.8 ist
die Lichtkurve des bedeckenden sdB-Binarsystems HD 0705+6700 als Beispiel
zu sehen. Hier kann deutlich die priméare und sekundére Bedeckung gesehen
werden, ebenso ist der Reflexionseffekt zwischen den beiden klar ersichtlich.
Somit ist der Reflexionseffekt ein starker Hinweis auf einen engen Begleiter in
einem System. Da das System eine Bedeckung aufweist, kann die Inklination
sehr gut gendhert werden. Die Inklination bedeckender Systeme muss relativ
hoch sein, sonst wiirde man aus geometrischen Griinden keine Bedeckung fest-
stellen konnen. Ebenso geben die Bedeckung selbst und die Form der Minima
Aufschluss iiber die Inklination. Der Reflexionseffekt kann aber auch zur Ab-
schéitzung der Inklination genutzt werden, wenn keine Bedeckungen auftreten.
Der Reflexionseffekt selbst ist sehr schwierig mit Modellen nachzuvollziehen, da

das Riickstrahlvermogen, das Albedo, weitgehend unbekannt ist.
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Abbildung 1.7: Schematische Darstellung der verschiedenen Phasen der Reflexion wih-
rend der Begleiter den Stern umkreist. Beginnend bei der Vollbedeckung in Phase 0, bei der
der Begleiter in der Sichtlinie des Beobachters die Sternscheibe zum Teil verdeckt, bis hin zur
maximal sichtbaren Reflexion, bevor der Begleiter hinter dem Stern zur Phase 0,5 verschwin-
det.
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Abbildung 1.8: Die Lichtkurve des sdB-Binsirsystems HS 0705+6700 zeigt den normali-
sierten Fluss im B- und R-Band des Lichtes. Die Bedeckung des Begleiters vor der Sternscheibe
ist als tiefes Minimum bei Phase 0 zu sehen. Zieht der Begleiter weiter um den Stern, so steigt
die reflektierende Flache, die zum Fluss des sdBs hinzukommt, bis zu einem Maximum an.
Wenn der Begleiter hinter der Sternscheibe verschwindet, fillt die reflektierende Flédche schnell

ab, bis das sekunddre Minimum bei Phase 0.5 erreicht wird (Drechsel et al., 2001).
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1.4 Ziel der Untersuchung

Die photometrische und spektrale Analyse von sdB-Sternen ist ein noch recht
junges Gebiet der Forschung in der Astronomie. Da substellare Begleiter um
sdB-Sterne, wie Braune Zwerge, ein wichtiger Punkt in der Entstehung von
sdB-Sternen sind, hat die vorliegende Arbeit zum Ziel, radialgeschwindigkeits-
variable sdB-Sterne ndher zu untersuchen. Die Analyse von hochaufgelésten
Spektren bietet hierfiir die Moglichkeit, Radialgeschwindigkeiten prézise zu ver-
messen, um eine Aussage iiber Orbitalperioden treffen zu koénnen. Ein weite-
res Ziel der Untersuchung ist die Analyse der atmosphérischen Parameter der
sdB-Sterne. Welche Temperaturen, Schwerebeschleunigungen, Heliumhéufigkei-
ten und Rotationsgeschwindigkeiten die untersuchten Systeme aufweisen, gilt
es ebenfalls durch die spektroskopische Analyse herauszufinden. Die qualitativ
hochwertigen Spektren des CPD-64°481 werden in ihrer spektralen Zusammen-
setzung ausgewertet. Um dieses Ziel zu erreichen, ist es erforderlich, aus den
Einzelspektren moglichst viele Informationen zu gewinnen. Spektrallinienbeein-
flussende Effekte, wie z.B. Temperatur, Masse und Rotationsgeschwindigkeit,
werden durch Modellspektren bestimmt, um n&here Aussagen iiber die Natur
der sdB-Sterne machen zu koénnen. Die Ergebnisse von bereits untersuchten
Sternen, wie den CPD-64°481 und SDSS J082053.53+000843.4 gilt es zu be-
stiatigen oder neue Erkenntnisse zu gewinnen. Im Besonderen liegt das Augen-
merk auf der Rotationsgeschwindigkeit dieses sdB-Sterns, da sich dieser in ersten
Auswertungen als schneller Rotator herausstellte. Die Spektren der sdB-Sterne
SDSS J012022.94+395059.4 und SDSS J192059.77+372220.0, die mit dem 3,5
Meter-Teleskop in Calar Alto aufgenommen wurden, sind zu reduzieren, um
sie mit Modellspektren auf Radialgeschwindigkeitsvariationen sowie atmosphé-

rische Parameter zu untersuchen.
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Kapitel 2
Spektroskopie

Die Spektroskopie ist die wichtigste Beobachtungstechnik in der Astronomie. Thr
verdanken wir grofie Erfolge und Fortschritte. 1814 entdeckte Joseph von Fraun-
hofer dunkle Linien im Spektrum der Sonne, die nach ihm benannt wurden. In
Spektren anderer Sterne wurden ab 1823 &hnliche Linien von ihm beobach-
tet. Dennoch war sein Beobachtungsapparat sehr rudimentér. Der Durchbruch
und der eigentliche Beginn der Astrophysik gelangen erst 1859 Robert Willhelm
Bunsen und Gustav Robert Kirchhoff, als sie die Spektralanalyse erstmals ent-
deckten und damit die Deutung der Fraunhoferlinien im Spektrum der Sonne
ermoglichten. Gustav Kirchhoff hatte kurz danach im Jahre 1860 die Grund-
lagen der Strahlungstheorie geschaffen, heute als Kirchhoffscher Satz bekannt,
der die Beziehung zwischen Emission und Absorption von Strahlung im ther-
modynamischen Gleichgewicht beschreibt. Somit setzten sie einen Meilenstein
der modernen Astronomie (Unsold & Baschek (2002), S.164).

Die Spektren von Sternen liefern einen einzigartigen Einblick in die chemische
Zusammensetzung der Sternoberflache. Sie werden deshalb auch als individuel-
ler Fingerabdruck eines Sterns bezeichnet. Die Photonen, die der Stern mittels
unterschiedlicher Prozesse emittiert, sind zahlreichen Wechselwirkungen ausge-
setzt, bis sie im Detektor des Beobachters analysiert werden. Sie tragen eine
Fiille von Informationen mit sich, die es gilt herauszufiltern und zu bewerten.
Das Licht eines Sterns ist aber auch beinahe die einzige Informationsquelle, die
Astronomen zu Verfiigung steht. Deshalb muss das Licht in all seinen Bestand-
teilen genutzt werden, um ein Maximum an Information von Sternen erhalten
zu konnen. Es ist von grundlegender Bedeutung zu verstehen, wie ein Sternspek-
trum entsteht und welche Effekte das Licht von seiner Bildung an auf seinem
Weg durch den Stern beeinflusst haben.

Die Intensitdt des Lichts, das ein Stern emittiert, hdngt von dessen Ober-
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flichentemperatur, der Dichte und der chemischen Zusammensetzung ab. Als
erste Anndherung kann man einen Stern als Schwarzkorper-Strahler betrachten,
auch wenn dies eine sehr grobe Ndherung darstellt. Die frequenzabhéngige Inten-
sitdt der Strahlung eines Schwarzkorpers ist das Plancksche Strahlungsgesetz,
das auch als B,(T), als Schwarzkorperquellfunktion, beschrieben werden kann.
Die Intensitat der Strahlung I, ist durch Gleichung 2.2 gegeben (Gray (1992),
S. 104). Hierbei ist v die Frequenz, h das Plancksche Wirkungsquantum, ¢ die
Lichtgeschwindigkeit im Vakuum, k die Boltzmannkonstante und 7" die Oberfl4-
chentemperatur des Schwarzkorpers. Ein Beispiel fiir die wellenldngenabhéngige

Intensitét bei verschiedenen Temperaturen ist in Abbildung 2.1 zu sehen.

Da die Sternatmosphére ein Plasma aus Elektronen und Ionen ist, konnen
unterschiedliche Effekte die Photonen auf ihrem Weg zur Photosphére beein-
flussen. Die Effekte kénnen auf Wechselwirkungen zwischen Photonen und den
Elektronen oder Ionen zuriickgefiihrt werden. Hierbei tritt entweder Thomson-
Streuung oder Rayleigh-Streuung auf. Diese Prozesse werden als 'free-free’ (f-
f)-Ubergiinge bezeichnet, da sowohl im Anfangs- wie auch im Endzustand die
Stofpartner ungebunden sind und damit als freie Teilchen angesehen werden. Es
kann aber auch sein, dass die Lichtquanten geniigend Energie besitzen ein Atom
zu ionisieren. Hierbei wechselwirkt das Photon elektromagnetisch mit einem in
der Elektronenhiille gebundenen Elektron und tibertrigt geniigend Energie, da-
mit das Elektron dem elektrostatischen Potential des Kerns entkommen kann.
Die Energie eines Photons ist ., = hv . Sie wird beim Ubertrag immer komplett
an das Elektron abgegeben. Bei diesen lonisierungsprozessen spricht man von
"bound-free’ (b-f)-Ubergingen, da der eine StoRkpartner anfinglich noch gebun-
den ist. Die (b-f)-Ubergiéinge machen sich im Spektrum durch Absorptionskanten
bemerkbar, z.B. der Balmerkante (Ionisation des Wasserstoffs im ersten ange-
regten Zustand). Diese zwei grundlegenden Prozesse (f-f, b-f) sind die Ursache
fiir das Kontinuum in einem Spektrum.

Absorptionslinien im Licht jedes Sterns liefern ein individuell geformtes Spek-
trum. Diese Linien entstehen aus 'bound-bound’ (b-b)-Ubergéngen. Die Anre-
gung eines Elektrons kann auf verschiedene Weise geschehen (Rekombination,
Stokanregung mit Elektronen oder Absorption). Hierbei wird ein Elektron in
ein hoheres Energielevel angeregt, um danach wieder auf niedrige Energienive-
aus zurilickzufallen und die Energiedifferenz als elektromagnetische Strahlung
abzugeben. Ein solcher Ubergang ist nur dann méoglich, wenn Photonen eine
bestimmte Energie haben, um ein Elektron in mindestens das néchst hohere

diskrete Energieniveau zu heben. Welche Arten von Energie von den gebun-
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denen Elektronen absorbiert werden, hingt von der Elementzusammensetzung
und den Anregungs- und lonisationsbedingungen der Photosphére ab. Somit ist
wegen der zusitzlichen Absorption von Photonen in (b-b)-Ubergéingen die Opa-
zitit k, erhoht, verglichen mit (f-f)- oder (b-f)-Ubergingen des Kontinuums.
Was die optische Tiefe anbetrifft, ’sehen’ die Photonen weder k, und die Dichte
p allein noch die geometrische Weglénge dz, welche sie durchqueren. Nur die
Kombination aus beiden, integriert entlang eines gewissen Lichtwegs L, liefert
die optische Tiefe 7, nach der Formel 2.3 (Gray (1992), S. 96). Somit ist die
Opazitat fiir bestimmte Wellenldngen, die eine Resonanz mit den anregbaren
Energieniveaus der gebundenen Elektronen haben, grofer als fiir Photonen, die
nicht absorbiert werden. Der Beobachter sieht demnach nur das Licht, das aus
der oberen kiihleren Schicht der Sternatmosphére kommt.

Wegen der Heisenbergschen Unschérferelation kommt es zu der sogenannten na-
tiirlichen Linienverbreiterung. 1927 hat Werner Heisenberg diesen Quantenme-
chanischen Effekt formuliert, der besagt, dass zwei komplementére Eigenschaf-
ten eines Teilchens nicht mit beliebiger Genauigkeit messbar sind. Somit hat die
Unschérferelation, unabhéngig von der Temperatur oder der Dichte, eine natiir-
liche Verbeiterung von Spektrallinien zur Folge. Die Energie-Zeit-Unschérfe der
angeregten Zustdnde der Elektronen folgt somit Gleichung 2.1. Weitere Effek-
te die die Form und Breite von Spektrallinien beeinflussen sind im Folgenden

erklart.

h

AEAt ~ — (2.1)

2

2hv? 1
I, = 2.2
c? exp(hv/kT) —1 (22)

L
T, = / kypdx (2.3)
0

2.1 Thermische Linienverbreiterung

Um die Natur der Temperatur zu verstehen, muss man sich diese Eigenschaft
von Materie auf der atomaren Skala ansehen. Temperatur steht in engem Zu-
sammenhang mit dem Impuls eines Teilchens. In heifen Gaswolken, die aus
einer grofen Zahl von Teilchen bestehen, haben alle Teilchen unterschiedliche
Geschwindigkeiten und damit Impulse. Die Geschwindigkeiten im thermischen
Gleichgewicht sind Gauft-verteilt und folgen der Maxwell-Verteilung. Alle Teil-

chen in einem System wechselwirken durch Kollisionen mit zuféllig verteilten
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Plancksches Strahlungsgesetz
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Abbildung 2.1: Die Intensitét I(v) der Frequenzen v bei verschiedenen Temperaturen T

in Kelvin.
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Geschwindigkeitsvektoren, wobei man bei der Messung der Temperatur dieses
Systems immer nur den Mittelwert messen kann, da es nicht moglich ist, die
Energie bzw. die Geschwindigkeiten aller Teilchen gleichzeitig zu messen. Durch
Gleichung 2.4 ist diese Verteilung der Radialgeschwindigkeiten, die fiir die Spek-
troskopie wichtig sind, fiir eine Temperatur 7" und einer Teilchenmasse m gege-

ben.

[S1[o%

dN (vr) _ ( m >

mv2
IR P 9.4
Niotal 27kT eXp( 2kT> Ur (2:4)

Die Maxwell-Boltzmann-Verteilung (Gleichung 2.6) gibt das Verhéltnis der
Teilchen dN (v) in einem Geschwindigkeitsintervall (v, v+dv) zu der Gesamtzahl
der Teilchen (Niota1) des Systems an. Die Boltzmann-Konstante k, die Masse
der Teilchen m und die Temperatur 7" sind Parameter, die das System festlegen
(Gray (1992), S.11). Abbildung 2.2 zeigt ein Beispiel fiir eine Geschwindigkeits-
verteilung fiir Eisenatome bei einer Temperatur von 6000 K. Hierbei ist vy (2.7)
die wahrscheinlichste Geschwindigkeit, ve (2.8) der Mittelwert der Geschwindig-
keit und v3(2.9) die Wurzel aus der mittleren quadratischen Geschwindigkeit.
Durch die zuféllig verteilten Geschwindigkeiten werden die Spektrallinien ab-
héngig von Temperatur und Atomgewicht verbreitert. Da alle Atome Strah-
lung emittieren, wird diese ihrer Geschwindigkeit geméf Doppler-verschoben
sein, wenn sie der Beobachter misst. Die Geschwindigkeitskomponente in radia-
ler Richtung zum Beobachter ist die entscheidende und wird mit v, bezeich-
net. Die Absorptions- oder Emissionslinie ist somit um A\ Doppler-verschoben
(Gleichung 2.5). Da AX und v, proportional sind, kann die Geschwindigkeits-
verteilung aus Gleichung 2.4 herangezogen werden, wobei die Varianz mit der
Temperatur nach v(Q] = 2kT'/m skaliert. Mit m als Teilchenmasse, p als ato-
mare Masse der Teilchen und k als Boltzmann-Konstante wird die Doppler-
verschobene Wellenlidnge bzw. Frequenz zu AAp = 4,301 x 10_7)\\/W bzw.
Avp = 4,301 x 10~ "v+/(T/u) (Gleichung 2.10). Die Teilchenzahlverteilung fiir
alle A\ ist somit durch Gleichung 2.11 gegeben (Gray (1992), S. 226). Das Li-

nienprofil @) kann man demnach als Gauffunktion schreiben (Gleichung 2.13).

Eine Spektrallinie wird also desto breiter, je hoher die Temperatur ist und
je weniger das Atomgewicht betrigt. Metalllinien sind scharf und schmal und
koénnen oftmals wegen eines schlechten Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses nicht auf-

gelost werden oder werden geblendet mit breiteren Helium- oder Balmerlinien.
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Abbildung 2.2: Nach Gleichung 2.6 ist der Bruchteil der Teilchen und der Gesamt-
zahl aller Teilchen abhéngig von deren Geschwindigkeit dargestellt. Die Maxwell-Boltzmann-
Geschwindigkeitsverteilung ist fiir Eisenatome bei einer Temperatur von 6000 Kelvin berech-
net. Die Geschwindigkeiten v1,v2 und v3 sind in der Abbildung gekennzeichnet (Gray (1992),
S. 11).
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2.2 Druckverbreiterung

Die vom Wasserstoffatom herriihrenden Balmerlinien haben breite Fliigel. Diese
Fliigel haben ihren Ursprung im Stark-Effekt. Die Wechselwirkung von elektri-
schen Feldern durch die Anndherung von geladenen Teilchen wird als Stark-
Effekt bezeichnet.

Dieser Effekt in Sternatmosphéren beschreibt die Druck- bzw. Kollisionsver-
breiterung von Spektrallinien. Hierbei handelt es sich um die Wechselwirkung
von Atomen, die Licht absorbieren, mit anderen Teilchen, wie Ionen, Elektro-
nen oder Atomen desselben oder eines anderen Elements. In der Photosphére
herrscht eine ausreichend hohe Temperatur (die Atome sind hochionisiert) und
somit treten andere Uberginge auf, die im ungestorten Fall nicht moglich wé-
ren. Die Funktion der Storung als Funktion des Abstandes R zwischen dem
Photonabsorber und dem stérenden Teilchen ist in Abbildung 2.3 schematisch
dargestellt. Drei Arten von Ubergéingen sind moglich. Die erste Moglichkeit ist
der ungestorte Ubergang selbst. Die zweite wiirde einen energieirmeren Uber-
gang zwischen den Niveaus ermoglichen und als dritte Moglichkeit bote sich ein
erhohter Energiebedarf fiir den Ubergang an. Die Energieniveaus werden mit
u (engl. up) und 1 (engl. low) bezeichnet, wobei man erwartet, dass das obe-
re Energieniveau stéirker gestort wird als das niedrigere. Der Nettoeffekt aller
Absorberatome entlang der Sichtlinie in die Sternatmosphére kann sich in einer
Verschiebung von Spektrallinien, einer Asymmetrie, aber hauptséchlich in ei-
ner Linienverbreiterung auswirken. Wegen der komplexen Wechselwirkung und
der Vielzahl an Maoglichkeiten, die die Energieniveaus jedes einzelnen Atoms
beeinflussen konnen, sind diese Effekte noch nicht genau verstanden. Die Lini-
enverschiebung und die Asymmetrien wurden in Sternatmosphéren noch nicht
hinreichend untersucht, da die Effekte sehr klein sind und diese nur bei sehr
hohen Driicken - die z.B. bei Weifien Zwergen auftreten - sichtbar werden (Gray
(1992), S. 209f.). Eine Ndherung der Stérung der Energieniveaus, die von Kolli-
sionen verursacht werden, ist ein Potenzgesetz wie in Gleichung 2.14 . Hier steht
die Zahl n fiir die Art der Wechselwirkung und R fiir den Abstand zum sto-

renden Teilchen. Beispiele fiir die wichtigsten Wechselwirkungsarten in Sternat-
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R

Abbildung 2.3: Eine schematische Abbildung der potentiellen Energie der Energieniveaus
der Atome aufgetragen iiber den Abstand R zur Stérquelle. Der Ubergang kann entweder
energetisch grofer oder kleiner als im ungestorten Fall sein (Gray (1992), S.210)

mosphéren sind in Tabelle 2.1 aufgefithrt. Wenn man die Funktion 2.14 fiir das
untere Energieniveau von der des oberen Energieniveaus subtrahiert und die
Energiedifferenz in eine Frequenz umschreibt, erhélt man mittels der Relation
AFE, — AE; = hAv fiir den Frequenzunterschied Av die Gleichung 2.15.

Die Konstante C,, muss durch Atommodelle fiir jeden méglichen Ubergang
berechnet oder gemessen werden. Fiir Wasserstoff- oder Heliumatome sind sol-
che quantenmechanische Rechnungen noch einfach zu lésen. Ubergéinge bei Me-
tallatomen sind viel komplizierter zu berechnen. Ein Eisenatom z.B. hat viele
Millionen Spektrallinien und Ubergéinge, so dass das Wissen dariiber weitge-
hend unvollsténdig ist. Allerdings sind Néherungsformeln hierfiir verfiigbar und
diese sind nur in wenigen Féllen relevant, da die Spektrallinien zu schwach sind
und keine Starkfliigel ausbilden. Somit kénnen die Ndherungen angenommen

werden.

AE = const - R™" (2.14)

Av=C, -R" (2.15)
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2.3 Turbulente Verbreiterung

Tabelle 2.1: In der Tabelle sind die verschiedenen Arten von Druckverbreiterung, die in

heifen Sternatmosphéren hauptséchlich relevant sind, aufgefiihrt (Gray, 1992).

n | Art Betroffene Linien Typischer
Storpartner

2 | Linearer Stark-Effekt Wasserstoff Protonen,
Elektronen

4 | Quadratischer Stark-Effekt | Meisten Linien, besonders in heifen Sternen | Elektronen

2.3 Turbulente Verbreiterung

Wie in unserer Sonne treten in Sternen ebenfalls Konvektionszonen auf, die eine
turbulente Bewegung von Materie von und in tiefere Schichten darstellen. Ein
Bild von unserer Sonne ist in Abbildung 2.4 gezeigt. Hier kann man die Granu-
lation der Oberfliche sehen, die durch Konvektion aus der der Photosphére un-
tergelagerten Schicht entsteht. Diese turbulenten Bewegungen verursachen eine
Doppler-Verschiebung von Spektrallinien, da die Bewegung hauptséchlich radial
verlauft. Man unterscheidet solche Turbulenzen in Mikroturbulenzen und Ma-
kroturbulenzen, die {iber die optische Tiefe definiert sind (siche Gleichung 2.3).
Das Unterscheidungskriterium zwischen Mikro- und Makroturbulenz wird durch
die Grofe des turbulenten Gebiets definiert. Ist die Grofe der Turbulenz klein
gegeniiber der optischen Einheitstiefe, handelt es sich um eine mikroturbulente
Bewegung. Von Makroturbulenz spricht man, wenn die Grofe der Turbulenz viel
grofer ist als die optische Einheitstiefe (Gray, 1992). Unkorrelierte Bewegungen,
wie die thermische Bewegung der Atome, fiihren zu einem Gaufiprofil von der
Form in Gleichung 2.18. Hierbei stellt N(v)dv den Bruchteil der Teilchen dar,
die sich in einem Geschwindigkeitsintervall von v bis dv befinden. Die Geschwin-
digkeiten werden hierfiir in radialer Richtung und die Verteilung der Teilchen
N (v) als statistisch gleich angenommen. Der Dispersionsfaktor ¢ wird oftmals
als ’die’ Mikroturbulenz bezeichnet. Da thermische- und Mikro-Turbulenz von
einander unabhéangig sind, lasst sich ihr Zusammenwirken mathematisch als
Faltung beschreiben. Die Faltung zweier Gaufiprofile ergibt ein Gaufsprofil mit
v? = vg? + £€2. Hierbei erhilt die neue Gaukfunktion den Dispersionsfaktor &,
der durch v? = vy? + &2 gegeben ist. In Gleichung 2.19 werden unterschiedliche
Absorptionskoeffizienten verschiedener gleichzeitig stattfindender Prozesse, die
zur Linienverbreiterung fiithren, zu einem oo gefaltet. Sei o’ ein Absorptions-
koeffizient ohne Mikroturbulenz (vgl. 2.19), so kann der Absorptionskoeffizient
«, der die Mikroturbulenz einschliefst, nach Gleichung 2.20 gefaltet werden. Was
die Doppler-Wellenldngen und Frequenzen anbetrifft, die durch die Faltung der
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Abbildung 2.4: Eine Aufnahme unserer Sonne vom August 2011 an der Sternwarte in
Bamberg. Das Photo wurde mit der Spiegelreflexkamera Canon EOS 1000D Astro, die an

dem Apochromaten Triplet APO 115/800mm montiert war, gemacht. Neben Protuberanzen

am Rand der Sonnenscheibe sind die Granulationen der Sonnenoberflache zu sehen.

Gaufsfunktionen entstehen, wird durch den Dispersionsparameter ¢ automatisch
die Mikroturbulenz beriicksichtigt und die Doppler-Wellenldngen ergeben sich
zu 2.21. Somit kann AAp bzw. Ayy in dem Linienprofil ®) aus Gleichung 2.13
direkt ersetzt werden, um Mikroturbulenzen zu beriicksichtigen.

Die natiirliche Linienverbreiterung und die Druckverbreiterung lassen sich durch
ein Lorentzprofil beschreiben. Die Lorentzfunktion der Form in Gleichung 2.16
beschrieben lésst sich mit der Gauffunktion von Gleichung 2.17 falten, wobei
~ die Druckverbreiterung und o die Dopplerbreite darstellt. Die Faltung von
Lorentz- und Gaufsfunktion ergibt das sogenannte Voigtprofil.

L(z) = — 1

e (2.16)

Gla) = — exp<_7$2) (2.17)
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N(v)dv = ﬁ exp [— <§>2] dv (2.18)

Qtot = Qnatural * XStark * Oy.d.Waals * Othermal (219)

a=a * N(AN) (2.20)

(2.21)

Mo =3/ 4 )
Avp =%

2.4 Zeeman-Effekt

Der Zeeman-Effekt ist ein quantenmechanischer Effekt, der auftritt, wenn starke
Magnetfelder Einfluss auf Energieiibergéinge in der Elektronenhiille der Atome
haben. Hierbei ist die magnetische Quantenzahl m; = 0,+1,+2, ..., £l verant-
wortlich fir die Aufspaltung der Spektrallinien. Wegen der Einschréankung, dass
I nur Werte von [ = 0,1,...,n — 1 annehmen kann, ist der orbitale Drehim-
puls L = \/l(lTl)h eines Hiillenelektrons quantisiert. Dabei bezeichnet [ nur
die Grofe des Drehimpulses, nicht aber seine Richtung. Es ist wichtig zu wis-
sen, dass ein Elektron, wiahrend es den Kern umkreist, selbst ein magnetisches
Feld induziert. Das projizierte Magnetfeld in eine gegebene Richtung z, die der
Richtung eines dufseren Magnetfelds entspricht, kann demnach nur Werte von
L, = myh annehmen. Somit koénnen sich Spektrallinien in mehrere Kompo-
nenten aufspalten. Im Fall von [ = 1 nimmt die magnetische Quantenzahl my
(20 + 1) verschiedene Werte an. Die Spektrallinie, die aus dem Ubergang von
Il =1 — [ = 0 hervorgeht, spaltet sich als Konsequenz des externen Magnetfelds
somit in drei Linien auf (Gray (1992), S.98).

2.5 Rotationsverbreiterung

Nicht nur thermische Verbreiterung durch statistische Doppler-Verschiebung
oder Turbulenzen kénnen Spektrallinien verformen. Sterne besitzen aufgrund
von Drehimpulserhaltung ihrer urspriinglichen Gaswolke und Verlaufe wihrend
ihrer Entwicklung eine Rotation um ihre Rotationsachse. Da es nicht moglich
ist einen sdB aufzuldsen, fillt sein gesamtes Licht in den Detektor und wird vom
Beobachter gemessen. Wenn der Stern rotiert, sieht der Beobachter, falls er nicht

direkt auf den Pol der Rotation blickt, eine Doppler-Verbreiterung von Spek-
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trallinien. Weil sich bei der Rotation eine Seite auf den Beobachter zubewegt
und die andere Seite des Sterns weg, gibt es einen Geschwindigkeitsgradienten
der projizierten Radialgeschwindigkeit von der einen Seite des Sterns zu der
anderen. Die Doppler-Verschiebung der Seite des Sterns, die sich auf den Be-
obachter zubewegt, bewirkt eine Blauverschiebung der Spektrallinien und die
Seite, die sich vom Beobachter wegbewegt, eine Rotverschiebung, die mit der

Radialgeschwindigkeit skaliert.

Wenn man den Stern als starr rotierende Kugel betrachtet, ist die Winkel-
geschwindigkeit auf der Oberfldche (. Die Rotationsachse sei um den Winkel i
geneigt. Eine geeignete Wahl des Koordinatensystems wiirde die Rotationsach-
se in der y — z Ebene vorschlagen. In Abbildung 2.5 ist dieses Szenario darge-
stellt. Die lineare Geschwindigkeit an jedem Punkt der Oberfliche des Sterns
ist 7 = Q x ﬁ, wobei R der Radiusvektor zu einem Punkt auf der Oberfliche
ist. Wenn man das Koordinatensystem so wahlt, dass die x-Komponente der
Winkelgeschwindigkeit €2, = 0 ist und die y-Komponente zu €}y = Qsini wird,
ist die z-Komponente des Vektorprodukts von (ﬁ X ﬁ) |, die Geschwindigkeit,
mit der fiir den Beobachter die Spektrallinien Doppler-verschoben sind. Damit
wird die Doppler-Verschiebung A\ in Geschwindigkeitseinheiten ausgedriickt zu
AN = v = xQsini. Dieser Punkt ist von grundsétzlicher Bedeutung, denn er
zeigt, dass alle Elemente auf der Sternoberfléche mit selber x-Koordinate auch
derselben Doppler-Verschiebung durch die Rotation unterworfen sind. Wenn
man die Sternscheibe in der x — y-Ebene in Streifen einteilt, wie in Abbildung
2.6 angedeutet, ist die Doppler-Verschiebung entlang eines Streifens fiir alle
Elemente konstant. Da das Maximum der Radialgeschwindigkeit am Rand der
Sternscheibe bei © = R erreicht wird, ist die grofte Doppler-Verschiebung bei
A\, = RQsind = vsini mit v als Aquatorialgeschwindigkeit zu erwarten. Bei
der Integration der Doppler-verschobenen Intensitdten [, {iber die ganze Stern-
scheibe nimmt man einer Randverdunkelung wie in Gleichung 2.23 an. Hier
ist IO die nicht Doppler-verschobene Intensitiit im Zentrum der Scheibe. Der
Randverdunkelungskoeffizient € ist eine sich langsam #dndernde Funktion des
Kontinuums von . Die Wellenldngen- und Temperaturabhéngigkeit des Rand-
verdunkelungskoeffizienten ist in Abbildung 2.8 dargestellt. Das Rotationsprofil
wird so zu Gleichung 2.22, wobei die Konstanten zu ¢; und co zusammengefasst
sind. Welche Auswirkungen die Randverdunkelung auf das Rotationsprofil hat,
sieht man in Abbildung 2.7. Hier sieht man beide Teile der Funktion G(AM\)
und ihre Summe fiir ein angenommenes ¢ von 0,6. Somit ist € eine Hilfsgrofe,

um Rechnungen zu vereinfachen. Die Wahl eines konstanten Epsilons als einpa-



32 2.6 Rossiter-McLaughlin-Effekt

Abbildung 2.5: Veranschaulichung des im Text erklirten Koordinatensystems. Die z-
Achse zeigt hierbei zum Beobachter (Gray, 1992).

rametrigen Randverdunklungskoeffizienten ist unkritisch.

2(1—€)y/1— (AN ANL)2 4 L me[1—(AN/ANL)?]
G(AN) = nA)\i(l—;/?:) — =

(2.22)

= 1 /1= (ANAXL) + ¢ [1 — (AN/ANL)

I
I—gzl—a—kacos@ (2.23)

C

2.6 Rossiter-McLaughlin-Effekt

Der Rossiter-McLaughlin-Effekt (RM-Effekt) tritt in bedeckenden Binérsyste-
men auf. Ein Begleiter verdeckt in der Sichtlinie des Beobachters, je nach seiner

Phase des Umlaufs, die Ridnder des Sterns. Da man den Stern nicht auflésen
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Abbildung 2.6: Schematische Einteilung der Sternscheibe in Streifen (Gray, 1992).
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Abbildung 2.7: Auswirkungen der Randverdunkelung nach Gleichung 2.22. Die oberste
Linie zeigt die Annahme einer Randverdunkelung mit ¢ = 0,6. Die gestrichelte Kurve zeigt

den ersten Term ohne ’limb darkening’ und die gepunktete den zweiten (Gray, 1992).
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Abbildung 2.8: Gray (1992) zeigt die Abhiingigkeit des Randverdunkelungskoeffizienten &
von der Temperatur (Farbe B-V) und der Wellenldngenabhéngigkeit der Modellatmosphéren.
Fir SPAS (Spectra Plotting and Analysis Suite) wurde ein Durchschnittswert fiir alle Wel-

lenléngen benutzt, da die Variation von ¢ zu klein ist, um das Profil merklich zu beeinflussen.



2 Spektroskopie 35

kann, wird das gesamte Licht der Sternscheibe bei der Spektroskopie detektiert.
So wird der Mittelwert aller Doppler-Verschiebungen fiir die Bestimmung der
Radialgeschwindigkeit beitragen. Tragt zu der Doppler-Verschiebung die Rota-
tion des Sterns messbar bei, so wird der Begleiter wihrend des Anfangs und
dem Ende der Bedeckung, wihrend er vor der Sternscheibe vorbeizieht, Einfluss
auf das ausgesandte Licht nehmen. Dies macht sich dahingehend bemerkbar,
dass bei der Bestimmung der Radialgeschwindigkeit das Spektrum in den Da-
ten in diesen Féllen sowohl zu hohe als auch zu niedrige Werte von vy,qsini
liefern wird. Das durch Rotation Doppler-verschobene Licht wird vom Begleiter
absorbiert und tragt nicht mehr zum Spektrum bei. Somit wird auf der Seite
des Sterns, die auf den Beobachter zukommt, das blau verschobene Licht nicht
mehr im gleichen Mafse mit dem Licht der anderen Seite detektierbar und die
Spektrallinien scheinen insgesamt roter. Im anderen Fall, bei dem der Beglei-
ter die sich wegbewegende Seite des Sterns bedeckt, wird bei der Messung der
Radialgeschwindigkeit ein zu hoher Wert festgestellt. Randverdunkelung spielt
bei diesem Effekt ebenso eine wichtige Rolle und muss beriicksichtigt werden.
Auch kénnen Flecken, so wie sie auch auf unserer Sonne vorkommen, ein Signal
liefern wéihrend sie iiber die Sternscheibe wandern. Im Allgemeinen kann dies
bei Sternen, die eine konvektive Atmosphére haben, auftreten. Sternflecken sind
bei sdBs nicht zu erwarten, da sie nur entstehen konnen, wenn die Atmosphére
konvektiv ist, was fiir ihre Atmosphére nicht zutrifft. Es konnten aber sehr wohl
chemische Flecken auftreten, ndmlich dann, wenn ein grofsrdumiges Magnetfeld

vorhanden waére.
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Kapitel 3

Instrumente

Grofse Teleskope mit mehreren Metern Durchmesser werden benétigt, um licht-
schwache Quellen hinreichend gut spektroskopieren zu kénnen. Im Gegensatz
zur Lichtkurvenmessung in verschiedenen Farbbéndern, bei denen das Licht aller
Wellenléngen innerhalb eines Bands zum Signal beitrdgt, fachert der Spektro-
graph das Licht nach der Wellenlénge auf. Daher muss so viel Licht wie moglich
gesammelt werden, um ein ausreichend gutes Signal-zu-Rausch-Verhéltnis zu
erreichen. Nicht nur der Spiegeldurchmesser des Teleskops ist wichtig, sondern
auch die Belichtungszeit. Eine lange Belichtungszeit erhoht stark das Signal,
aber eine zu hohe Belichtungszeit lasst eventuelle Informationen iiber Systeme
verschwinden. Die Wahl der richtigen Belichtungszeit héngt vom System ab.
Will man zeitaufgeloste Spektroskopie mit einer hohen Auflésung von dunklen
Bindrsystemen betreiben, die eine kurze Orbitalperiode besitzen, so limitiert
die Periodendauer die Zeit fiir Einzelaufnahmen. Daher muss man fiir radial-
geschwindigkeitsvariable Systeme die Beobachtungszeit dem System anpassen.
Deshalb schréankt es die Auswahl der Teleskopgroke auf Spiegel mit mehreren
Metern Durchmesser ein. Als besonders dunkle Sterne besitzen sdBs meist Ma-
gnituden in der Grofenordnung von 16 bis 18 oder mehr. Um eine Aussage iiber
deren Radialgeschwindigkeit machen zu konnen, wenn sie als Binédrsterne iden-
tifiziert werden sollen, sind Beobachtungszeitraume von nur einigen Minuten fiir
ein einzelnes Spektrum sinnvoll. Zu kurze Belichtungszeiten wiirden ein nutzlo-
ses Signal-zu-Rausch-Verhéltnis liefern und zu lange Belichtungszeiten wiirden
die Linien zu stark verschmieren. Man konnte dann keine Aussage iiber die Pe-

riode bzw. den Begleiter treffen.

Die Aufspaltung des Lichts, das ein Stern emittiert, kann entweder mit einem
Prisma, einem Spalt oder einem Gitter erreicht werden. Die typische Regenbo-

genaufspaltung weifsen Lichts durch ein Glasprisma, das im Sonnenlicht steht,
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ist allgemein bekannt. Da der wellenlangenabhingige Brechungsindex n eine
Materialeigenschaft ist, wird Licht unterschiedlicher Wellenlédnge vom Medium
unterschiedlich stark gebrochen. Prismenspektrographen fachern das Licht in
seine Bestandteile durch Brechung auf, wobei sie eine starke Nichtlinearitat von
n = n(\) aufweisen. Ein Prisma erzeugt eine ungleichférmige Dispersion, im
Gegensatz zu einem Gitter als dispergierendem Element, das eine fast lineare
Dispersion besitzt. Somit sind Beugungsgitter fiir die Spektroskopie besser ge-
eignet als Prismen.

Wird Licht an einem Spalt oder Gitter gebeugt, entsteht ein Spektrum. Dieses,
so von einem Objekt im Strahlengang generierte, wird durch unterschiedliche
optische Aufbauten zu einem Detektor geleitet, der heutzutage aus einem CCD-
Chip besteht. Die Wellenldngenaufspaltung erfolgt also rdumlich auf dem De-
tektor. Es lassen sich verschiedene Intensitédten an verschiedenen Orten auf dem
CCD-Chip ausmachen, je nachdem, welche Signale unter anderem vom Stern
zu dem Licht beigetragen haben. Das entstandene Signal auf der Detektoro-
berfliche muss noch kalibriert werden, um eine Wellenldngenzuordnung machen
zu konnen. Diese Wellenldngenkalibration erfolgt mittels Vergleichslampen, die
unmittelbar vor oder nach der Aufnahme eines Spektrums ebenfalls mit dem
gleichen optischen Aufbau gemessen werden. Da Emissionslinien der Vergleichs-
lampe, wie beispielsweise einer Helium-Argon Lampe, bekannt sind, kann man
somit die Dispersionsrelation bestimmen, um die Signale des Sternspektrums der
zugehorigen Wellenlénge zuzuordnen. Das Beugungsmuster des Spektrums be-
sitzt verschiedene Ordnungen und das Auflésungsvermoégen des Spektrographen
héangt zum einen von der Nutzbarkeit der verschiedenen Beugungsordnungen
und der Anzahl der Linien des Gitters, zum anderen von der Breite des Spaltes

ab. Gleichung 3.1 zeigt die Proportionalitdt dieser Variablen.

Auflésung des Gitters : R=n-N
Spaltbedingte Auflésung : R = kol . \

d-b-cos a

(3.1)

Hierbei ist die Auflésung R umgekehrt proportional zur Spaltbreite b. IV ist
die Zahl der ausgeleuchteten Spalten des Gitters, der Einfallswinkel wird mit
« bezeichnet, der Abstand zweier Spalten mit d und die Kollimatorbrennweite
is durch fyon gegeben. Die Beugungsordnung n trégt zum Auflésungsvermdogen
auch bei, denn je hohere Ordnungen vom Spektrographen genutzt werden, de-
sto hohere Auflosungen konnen erzielt werden. Beim Verengen des Spalts in
der sogenannten ’long-slit’-Spektroskopie wird die hohere Auflésung auf Kos-

ten niedriger Intensitét des Lichts durch Spaltverluste erkauft. Dies erfordert



38 3.1 Echelle Spectrograph

entweder ldngere Belichtungszeiten oder es wird ein schwécheres Signal in Kauf
genommen. Dies kann aber zu dem Problem fiihren, dass sich diese Beugungsord-
nungen teils {iberlappen und somit deren Intensitétsverteilungen das Spektrum
so nicht nutzbar werden lasst. Dieses Problem ist durch ein Querdispersionsele-

ment losbar.

3.1 Echelle Spectrograph

Um hohere Beugungsordnungen nutzen zu kénnen und dabei das Problem der
iiberlappenden Beugungsordnungen auf dem CCD-Chip zu vermeiden, wurde
der Echelle-Spektrograph entwickelt. Das Echelle-Gitter zeichnet ein hoher Bla-
zewinkel (©p) aus und wurde von George Harrison 1949 am MIT entwickelt
und benannt. Anfangs wurde der Echelle Spektrograph zu Laborzwecken und
flir die Sonnenspektroskopie verwendet. Der erste Echelle-Spektrograph fiir die
Spektroskopie von Sternen wurde Mitte der 1960er Jahren entwickelt. Harrison
zeigte, dass die Winkeldispersion eines Gitters fiir eine Wellenldnge A nur von
dem Blazewinkel abhéngt. Ein Gitter mit einem groffen Blazewinkel von iiber
45° zeigt eine hohe Winkeldispersion und somit eine hohe Auflésung. Die Bezie-
hung der Auflésung R, der Winkeldispersion d5/d\ und der Winkelverteilung
05 des monochromatischen Lichts, das das Gitter verldsst, ist durch Gleichung
3.2 gegeben. Sogenannte "Fibre-fed’-Echelle-Spektropgraphen, die das Licht von
Sternen iiber eine Glasfaserleitung zugefiihrt bekommen, wurden ab Mitte der
1980er Jahre verwendet. Diese ermdglichen einen stabileren Spektrographenauf-
bau, da er in einem separaten klimatisierten Raum montiert werden kann und
eine hohere Stabilitdt gewéhrleistet.

Das einfallende Licht wird an dem sogenannten ’'Blazed’-Gitter, wie in Abbil-
dung 3.1 dargestellt, gebeugt. Die treppenférmige Anordnung von mikrosko-
pischen Rillen, die das Licht um einen grofsen Blazewinkel beugen, sorgen fiir
eine Verschiebung des Maximums der Intensitéit in hohere Ordnungen. In Ab-
bildung 3.2 ist der Intensitétsverlauf der Blazefunktionen tiber die Wellenlénge

aufgetragen.

A dg

-~ %7 2
0B dA (3:2)
n . .
— = cosy(sina + sin ) (3.3)
o
ds n sin a + sin 3
& =D osycosp= 2R TR 4
D Ucoswcosﬁ Neos 5 (3.4)
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X=0 PLANE

Abbildung 3.1: Das Blazegitter besteht aus mikroskopischen Rillen, die stufenférmig
angeordnet fiir die Beugung des Lichtes sorgen. Der Lichtstrahl fallt auf den Punkt O, der als
Ursprung des Koordinatensystems gewahlt wurde. Der Einfallswinkel des Lichts ist o , der
Beugungswinkel 8 und ©g bezeichnet den Blazewinkel. Die Winkel werden in der y —z-Ebene
gemessen, wobei v den Winkel zwischen der Ebene und dem einfallenden Strahl darstellt.
Die Gleichung 3.3 liefert die Beugungsgleichung. In dieser ist o der Rillenabstand und n
die Ordnungsnummer der Beugung bei Wellenlinge A\. Bei © = 0 und § = a = Op wird
die Winkeldispersion (Gleichung 3.4) d8/d\ zu (2/)\)tan©p. Dies zeigt, dass ein grofer
Blazewinkel eine hohe Winkeldispersion zur Folge hat. Die meisten Echelle-Spektrographen,
die fiir Sternspektren verwendet werden, besitzen einen Blazewinkel von tan®p =2 (Op =
63.5°) (Chaffee & Schroeder, 1976).
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Abbildung 3.2: Die Abbildung zeigt verschiedene Ordnungen der Blazefunktionen. Durch
die Verwendung von Transmissions- bzw. Reflexionsgitter liegt das Intensitdtsmaximum bei
der nullten Beugungsordnung. Um dieses fiir die Spektroskopie nicht zu verlieren, da es so
nicht nutzbar ist, wird ein Blazegitter eingesetzt. Das Blazegitter verschiebt das Intensitéts-
maximum in héhere Beugungsordnungen. Das somit gewonnene Intensitatsprofil erreicht sein
Maximum nun bei jeweiligen Blaze-Wellenlinge A%. Durch den optischen Aufbau des Spektro-
graphen werden die Blaze-Wellenliangen der Ordnungen auf den CCD-Chip abgebildet (Gray,
1992).

3.2 FEROS Spectrograph

Der Fiber-fed, Extended Range, Optical Echelle Spectrograph wurde an der
Landessternwarte in Heidelberg entwickelt und 1998 zunédchst an ESOs 1,52
Meter-Teleskop auf La Silla in Chile eingesetzt. ESO wechselte den Spektrogra-
phen schlieflich 2002, um ihn an das 2,20 Meter-Teleskop zu montieren, mit
dem er bis heute erfolgreich hochaufgeloste Spektren liefert.

FEROS erreicht bei einer Effizienz von 20 % eine Auflosung von ungefahr
R = 48000. Dabei deckt er fast das komplette Spektrum von 3500 A bis 9200 A
ab. Dieser Wellenldngenbereich ist das ganze optische Spektrum und kann gleich-
zeitig wéhrend einer Belichtung gemessen werden (Kaufer et al., 1999). Der
Spektrograph ist in einem eigenen klimakontrollierten Raum montiert, der, ge-
schiitzt von allen moglichen Storfaktoren, von zwei Glasfaserkabeln des zu mes-
senden Lichts gespeist wird. Die Glasfaser mit den besseren optischen KEigen-
schaften wird fiir das Licht des Objekts verwendet, die andere Glasfaser ermog-
licht unterschiedliche Betriebsmodi. Im OBJSKY-Betrieb wird der Himmels-

hintergrund abgebildet, der Informationen iiber atmosphérische Effekte liefert,
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Abbildung 3.3: Eine schematische Abbildung von FEROS (ESO, 2012b). Der Echelle-
Spektrograph findet Anwendung in La Silla, Chile. Die blauen Linien stellen den Strahlengang
durch den Spektrographen da. Das Licht erreicht den Spektrographen durch die zwei optischen
Glasfasern und tritt am 'Image Slicer’ aus. Dort wird es weiter durch den Hauptkollimator auf
das Blazed-Gitter geworfen, wo das Licht in seine Bestandteile zerlegt wird. Nach der Beu-
gung am Gitter wird es vom Hauptkollimator wieder reflektiert und durch einen Flachspiegel
zum Transferkollimator gelenkt. Dort werden die gebeugten Ordnungen zu einem Querdisper-
sionselement, einem Prisma geworfen, bevor es auf die Stickstoff gekiihlte CCD Kamera f&llt.
Der CCD-Chip erreicht eine Auflésung von 409622048 Pixeln (European Sothern Observatory
et al., 2006).

um diese auszugleichen. Auch kann die Sekundérfaser im OBJCAL-Modus be-
trieben werden. Dieser Betriebsmodus ermoglicht es, der Sekundéarfaser Licht
aus einer Kalibrationsquelle zuzufiithren. Bei prézisen Radialgeschwindigkeits-
messungen ist eine gleichzeitige Aufnahme einer Kalibrationsquelle von Vorteil.
Sattigung durch das Kalibrationsspektrum wird durch einen Graufilter gewéhr-
leistet, um identische Belichtungszeiten realisieren zu konnen. Ein Foto dieses

Spektrographen ist in Abbildung 3.4 zu sehen.

3.3 UVES Spectrograph

UVES steht fiir Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph und bietet hoch-
auflosende Spektroskopie am VLT (Very Large Telescope) der ESO im Nasmyth
B focus des UT2. Der Echelle-Spektrograph wurde dafiir entwickelt, mit hoher

Effizienz von der atmosphérischen Grenze von 300nm bis hin zu der grofen



42 3.3 UVES Spectrograph

Abbildung 3.4: Das Foto zeigt FEROS, das an ESOs 2,2 Meter-Teleskop in La Silla zum

Einsatz kommt. Der Spektrograph steht in einem separaten klimatisierten und vor Erschiit-

terungen geschiitzten Raum. Auf dem Foto sieht man den Detektor mit der Stickstoffzufuhr,
die den CCD-Chip kiihlt (ESO, 2012a).
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Wellenléngenbegrenzung der CCD-Chips von ca. 1100 nm Spektroskopie zu be-
treiben. Hierfiir wird der Lichtstrahl in zwei Arme aufgeteilt. Ein Arm, der sich
vom UV-Bereich bis hin zum Blauen und einen Arm, der sich vom optischen
Wellenlédngenbereich bis hin zum Roten erstreckt. Beide Arme kénnen sepa-
rat oder parallel arbeiten. UVES erreicht eine Auflésung von R = 40000 bei
einer Schlitzgrofe von einer Bogensekunde. Die maximale Auflosung liegt bei
R = 80000 im Blauen und R = 110000 im Roten, bei einem 2-Pixel-Binning.
Das UVES-Instrument wurde auf groftmogliche mechanische Stabilitat ausge-
legt und erlaubt prizise Wellenldngenkalibrierungen. Der blaue Arm ist mit
einem CCD-Chip (EEV) mit einer Aufldsung von 200024000 (0,22 arcsec/pix)
ausgestattet und der rote Arm besitzt ein Mosaik aus zwei mit den Chips (EEV
& MIT/LL) mit ebenfalls 200024000 (0,16 arcsec/pix) (Dekker et al., 2000).
Somit ist UVES ein hervorragender Echelle-Spektrograph, um leuchtschwache

Objekte mit hoher Prézision zu untersuchen.

3.4 Cassegrain TWIN-Spectrograph

Das 3,5 Meter-Teleskop am Calar Alto, dem 2168 Meter hohen Berg in der Sierra
de los Filabres im Stiden Spaniens (Provinz Almeria) (Abbildung 3.5), wird mit
dem Cassegrain TWIN-Spektrographen (TWIN) des Deutsch-Spanischen Astro-
nomischen Zentrums betrieben. Der Spektrograph befindet sich im sogenannten
Cassegrain-Fokus. Spektrographen im Cassegrain-Fokus kénnen fest mit dem
Teleskop verbunden werden und so Lichtverluste durch Reflexionen an Umlenk-
spiegeln vermieden werden. Der TWIN-Spektrograph (Abbildung 3.6 & 3.7) ist
ein "Long-Slit’-Spektrograph und besitzt zwei separate Kanile, einen blauen und
einen roten. Das Licht, das in diese Kanéle mittels eines dichroitischen Strahl-
teilers geleitet wird, nachdem es den Eingangspalt passiert hat, wird in jedem
Kanal auf einen vollausgestatteten Spektrographen treffen. Somit verfiigt jeder
der Zweige iiber einen Kollimator, ein Gitter, Filter und einen CCD-Chip mit
Shutter. Die CCD-Chips (SITe-CCDs) besitzen eine Auflésung von 200028000
Pixeln, wobei jeder Pixel 15 um misst. Die Spaltbreite kann von 0,6 bis 3,5 Bo-
gensekunden in 0,3er Schritten variiert werden. Bei einer Spaltgrofe von 1,2
Bogensekunden liegt die Linienbreite bei < 0,9 A. Der schematische Aufbau
von TWIN ist in Abbildung 3.8 gezeigt.
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Abbildung 3.5: Das Bild wurde im November 2011 in der Kuppel des 3,5 Meter-Teleskops

gemacht. Es veranschaulicht die Gréfe des Deutsch-montierten Teleskops, das das grofite Te-

leskop in Kontinental-Europa ist.
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Abbildung 3.6: Das Photo zeigt den TWIN-Spektrographen aus der Nihe. Die einzelnen
Bestandteile sind in Abbildung 3.7 beschriftet.
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Abbildung 3.7: In dem Bild sind die Bestandteile des TWIN-Spektrographen, wie er am
Teleskop montiert ist, beschriftet (http://www.caha.es).
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3.4 Cassegrain TWIN-Spectrograph
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Abbildung 3.8: Das gebiindelte Licht wird auf die CCD-Kamera des Spektrographen von

einem (austauschbaren) Reflexionsgitter gebrochen. Jede Kamera ist vom ’folded Schmidt’-

Typ und besteht aus einer Korrekturplatte, einem sphérischen Spiegel und einem grofen Dia-

gonalflachspiegel zwischen Korrektur- und sphérischem Spiegel. Der Diagonalspiegel hat ein

Loch in der Mitte, der es dem konvergenten Lichtstrahl des sphérischen Spiegels ermoglicht,

den externen Fokus zu erreichen (ca. 15 mm hinter dem Flansch des Kameragehiuses). Die

Bildfeldwolbung der Kamera wird abgeflacht durch eine asphérische Linse, die das Bild ab-

flacht. Das nutzbare Kamerafeld betrdgt 7mm x 40 mm (http://www.caha.es).
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Kapitel 4
Spektrenreduktion

Nachdem ein Spektrum erfolgreich aus einem CCD-Chip ausgelesen wurde und
durch die erste Aufbereitung der Pipelines, den Vorstufen, die die Rohdaten in
bearbeitbare FITS-Dateien (Hanisch et al., 2001) ausgeben, gelaufen ist, kann
es durch den Beobachter reduziert werden, um eine Auswertung des Spektrums
zu ermoglichen. Die verschiedenen Computerprogrammpakete der verschiede-
nen Teleskope liefern Dateien, die in einem Bildformat (FITS) gespeichert wer-
den. Diese beinhalten sdmtliche Informationen, die fiir Analysezwecke benotigt
werden. Ein Spektrum aus diesen Dateien zu extrahieren, dabei das thermi-
sche Rauschen der Messapparaturen, Fehler und Systematiken des CCD-Chips
selbst und den Himmelshintergrund zu beriicksichtigen, macht zum Beispiel die
Software MIDAS mdoglich.

4.1 Datenreduktion mit MIDAS

Mit der ESO-MIDAS Software (European Southern Observatory - Munich
Image Data Analysis System) kénnen aus den FITS-Dateien Spektren als ASCII-
Datei extrahiert werden, um sie weiteren Verarbeitungen und Analysen zuzu-
fiihren. Eine Kurzbeschreibung des Konzepts und Designs sowie die Funktio-
nalitdt von MIDAS kann Warmels (1992) entnommen werden. Die FITS-Datei
ist eine Bilddatei, die neben einem Headder, der Informationen der Beobach-
tungszeit des Objekts, verwendete Kalibrationslampe und Teleskopeinstellun-
gen ect. beinhaltet, das Spektrum als Bild speichert, das die Pixelinformation
des ausgelesenen CCD-Chips darstellt. Dabei ist in jedem sogenannten Frame
der Intensitdtswert des Pixels und seine x-y Position gespeichert. Somit hat
man als Beobachtungsresultat eine Datei des Objektspektrums, mehrere Flat-
fields, Biasaufnahmen und ein Vergleichslampenspektrum, das zur Kalibration

der Wellenlangen-Pixelzugehorigkeit dient.
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Abbildung 4.1: Das Bild zeigt die Aufnahme eines Spektrums des sdB-Sterns SDSS
J012022.94+395059.4 mit dem TWIN-Spektrographen. Je hoher das Signal eines Pixels ist,
desto heller ist es. Zu sehen ist in der Mitte das von links nach rechts verlaufende Spektrum
eines Sterns als heller dicker Strich. Einzelne weiffe Punkte und ein senkrechter Strich im
ersten Drittel des Bildes zeigen Fehler auf dem CCD-Chip.

Um Storfaktoren zu eliminieren, muss der Bereich des Spektrums in jeder Auf-
nahme manuell definiert werden. Hierzu wird das Spektrum gesichtet und die
y-Werte, in denen das Spektrum ersichtlich ist, als Grenzen definiert. Abbildung
4.1 zeigt ein Beispiel fiir ein Sternspektrum, das mit dem ’long-slit’ Spektrogra-
phen TWIN am 3,5 Meter-Teleskop in Calar Alto, Spanien, gemessen wurde.
Die Pixelreihen, in denen das Spektrum aufgenommen ist, werden aufaddiert.

Eine einzelne Pixelreihe und dessen Pixelwerte sind in Abbildung 4.2 gezeigt.

Flatfield

WEeil ein CCD-Chip wellenléingenabhéngig sensitiv ist, dient diese Aufnahme
der Korrektur dieser FEigenschaft. Auch kénnen einzelne Pixel des CCDs unter-
schiedlich empfindlich sein, unabhéngig von der einfallenden Wellenlénge oder
den tatséchlichen Lichtverhéltnissen. Auch Verunreinigungen an der Glasober-
fliche vor dem Chip konnen fiir Intensitéatsabschwiachungen beitragen. Ebenso
treten, bedingt durch den Spektrographen, andere Effekte auf, wie z.B. der
wellenléngenabnéngigen Blaze-Funktion. Um moglichst viele Fehlerquellen zu

korrigieren, die mit den Eigenarten des CCDs und dem Spektrographen einher-
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Abbildung 4.2: Die CCD-Zihlrate des Spektrums einer exemplarischen Reihe sind oben
abgebildet. Der Pixelwert ist auf der y-Achse angegeben und die Pixelkoordinate der Reihe auf
der x-Achse. Die gemessene Pixelreihe befindet sich innerhalb des Spektrums. Es lassen sich
bereits Absorptionslinien der Sternatmosphére erkennen. Das Spektrum ist mit dem TWIN-
Spektrographen vom sdB-Stern SDSS J012022.94-+395059.4 aufgenommen worden.
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MIDAS_99 display_0

Abbildung 4.3: Eine Beispielaufnahme eines Flatfields. Zu sehen ist ein kontinuierlicher

Verlauf der Pixelwerte, die nach rechts zunehmen.

gehen, sind mehrere Flatfieldaufnahmen wéihrend der Beobachtung notig. Diese
entstehen, indem man eine homogene Fliche in der Teleskopkuppel mit einem
spektrallinienfreien, kontinuierlichen Licht beleuchtet und das reflektierte Licht
spektroskopiert. Um diese Fehlerquellen zu korrigieren, wird das Sternspektrum
durch die Flatfieldaufnahme geteilt. Eine Beispiel fiir eine Flatfieldaufnahme ist
in Abbildung 4.3 gezeigt und dessen Fluss iiber eine Reihe von Pixeln auf dem

CCD in Abbildung 4.4 .

Biasaufnahme

Durch das Rauschen der Ausleseelektronik des CCD-Chips kann das Spektrum
beeinflusst werden. Damit es durch die analog-digital-Wandlung nicht zu negati-
ven Pixelwerten kommt, verwendet man einen numerischen Offset, der auch Bias
genannt wird, um dieses Problem zu vermeiden. Die Biasaufnahme wird mit ge-
schlossenen Verschluss der CCD-Kamera mit moglichst kurzer Belichtungszeit
gemacht. Bei der Reduktion des Spektrums werden diese Biasaufnahmen vom
Spektrum abgezogen und dadurch Stérungen der Elektronik korrigiert. Eine

ausgelesene Pixelreihe ist in Abbildung 4.5 zu sehen.
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Abbildung 4.4: Die Pixelwerte des CCD-Chips bei der Flatfieldaufnahme einer exem-
plarischen Reihe sind oben abgebildet. Der Pixelwert ist auf der y-Achse angegeben und die
Pixelkoordinate der Reihe auf der x-Achse.
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Abbildung 4.5: In der Abbildung ist der Flussverlauf einer Biasaufnahme dargestellt.
Hierzu wurde eine Pixelreihe ausgelesen. Der Pixelwert ist auf der y-Achse angegeben und die
Pixelkoordinate der Reihe auf der x-Achse.
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Dunkelstrom

Nicht nur durch elektronische Stérungen sondern auch durch physikalische kon-
nen die Qualitit und die Aussagekraft des Spektrums beeinflusst werden. Da ein
CCD-Chip aus Halbleiterelementen aufgebaut ist, ist dieser nicht nur auf Licht
empfindlich, das Elektronen im Halbleiter anregt, sondern es kann auch ein
falsches Signal durch thermische Energie entstehen. Um das thermische Rau-
schen zu vermindern wird der Detektor mit fliissigem Stickstoff. Die Dunkel-
stromaufnahme wird durch eine Belichtung gleicher Belichtungszeit der Auf-

nahme erzielt und anschliefsend von der belichteten Aufnahme abgezogen.

Wellenldngenkalibrierung

Damit eine Beziehung von Pixeln und Wellenldngen hergestellt werden kann,
spektroskopiert man z.B. eine Helium-Argon- oder Thorium-Argon-
Vergleichslampe, von der Emissionslinien gut bekannt sind, und man anhand
derer das Spektrum kalibrieren kann. Hierbei wird zu jedem Spektrum mit deut-
lich kiirzerer Belichtungszeit die Vergleichslampe aufgenommen, indem man mit
MIDAS im Vergleichslampenspektrum bekannte Linien identifiziert, sie im Ver-
gleichslampenspektrum auswéhlt und deren Wellenldngen angibt. Es wird von
MIDAS ein Polynom zur Bestimmung der Dispersionsrelation angepasst. So-
mit kann die x-Koordinate der Pixel einer Wellenlénge zugeordnet werden. Ein
Bild des ausgelesenen CCD-Chips einer Thorium-Argon-Vergleichslampe ist in
Abbildung 4.6 und seines zugehorigen Spektrums in Abbildung 4.7 gezeigt.

4.2 Spektrenmanipulation, Parameterbestimmung
und Coaddition mit SPAS

Um Spektren nach der Reduktion auszuwerten, bedarf es einer computerge-
stiitzten Analyse. Das Programm SPAS (Spectra Plotting and Analysis Suite)
wurde von Heiko A. Hirsch (2009) hierfiir entwickelt. Es ist eine Weiterent-
wicklung von FITSB2 und bietet eine grafische Benutzeroberfliche, die Mog-
lichkeit, Anpassungen eines Spektrums vorzunehmen, wie Normierungen oder
verschiedene Gauft- oder Median-Filter, Einzelspektren zu addieren, mutiplizie-
ren oder dividieren sowie die Mdoglichkeit, Sternparameter und Radialgeschwin-
digkeiten anhand von Spektrallinien zu bestimmen. Hierzu werden Kombina-
tionen von Gauf- und Lorentzfunktionen an die beobachteten Spektren un-
ter Verwendung von LTE-Modellen (Local Thermodynamic Equilibrium) ge-

fittet, um unter anderem die Effektivtemperatur, die Schwerebeschleunigung
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Abbildung 4.6: Die Emissionslinien der Vergleichslampe sind als senkrechte helle Striche
iiber die ganze Breite des CCD-Chips zu sehen. Fiir die Kalibrierung wird idealerweise ein

Pixelbereich gewéhlt, der der Lage des Sternspektrums entspricht.

sowie die Radialgeschwindigkeit zu bestimmen. Zur Bestimmung dieser atmo-
sphérischen Parameter werden Gitter von synthetischen Spektren basierend auf
LTE-Modellatmosphéren verwandt.

In Einzelspektren sind meist nur die Balmerlinien des Wasserstoffs offensicht-
lich, weil das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis dementsprechend niedrig sein kann
und Helium- oder gar Metalllinien fiir eine Vermessung der Radialgeschwin-
digkeit ungeniigend oder nicht sichtbar sind. Ein Beispiel fiir eine Spektralli-
nienvermessung, um die Radialgeschwindigkeit eines Einzelspektrums anhand
der Linienverschiebung von der Ruhewellenlénge durch Doppler-Verschiebung
zu messen, ist in Abbildung 4.8 gezeigt. Sind die Radialgeschwindigkeiten der
Einzelspektren gemessen, so hat man einerseits die Méglichkeit - bei gentigender
Periodenabdeckung - auf den Orbit des Systems zu schliefsen. Andererseits kon-
nen die Spektren nach Korrektur der Wellenldngenverschiebungen aufaddiert
werden. SPAS bietet hierfiir die Moglichkeit einem Referenzspektrum weitere
Spektren aufzuaddieren. Diesen Spektren kann iiber den gesamten Wellenlan-
genbereich eine Gewichtung auferlegt werden, wonach sie bei der Addition, ih-
rer Qualitdt nach gewichtet, einzeln auf das Referenzspektrum addiert werden.
Zur Ermittlung des Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses wurde hierzu dieses an 5
verschiedenen Stellen (4455-4460 A 4970-4975 A 5550-5555 A, 5613-5620 A und
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Abbildung 4.7: Die Pixelwerte des CCD-Chips der Aufnahme des Vergleichslampen-
spektrums einer exemplarischen Reihe sind oben abgebildet. Der Pixelwert ist auf der y-Achse
angegeben und die Pixelkoordinate der Reihe auf der x-Achse. Fiir die Kalibrierung werden

nach der Identifikation der Linien die zugehorigen Wellenldngen definiert.
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Tabelle 4.1: Mittelwerte des Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses der Einzelspektren des CPD-

64°481 die zur Coaddition verwendet wurden.

Spektrum Nummer | Durchschnittliches S/N Verhéltnis
49,66
43,13
31,31
23,02
36,03
32,77
46,24
47,86
76,79
77,52
93,99
84,47
85,04
77,20
96,32
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6660-6665 A) in jedem Spektrum mit SPAS gemessen und ein Mittelwert aus
den Messungen fiir jedes Einzelspektrum gebildet. Als Beispiel sind die Mit-
telwerte der Messungen des CPD-64°481 in Tabelle 4.1 aufgelistet. Diese wur-
den somit als Gewichtungsfaktoren fiir die Aufaddierung genutzt. Die Addition
der Spektren liefert eine effektiv hohere Belichtungszeit, so dass Spektrallini-
en zum Vorschein treten, die in den Einzelspektren aufgrund des statistischen
Rauschens nicht erkennbar sind. Durch die Addition erh6ht man das Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis und man erhélt ein Spektrum, in dem Spektrallinien deut-
licher hervortreten. Dieses Spektrum kann man nun zur Bestimmung stellarer
Parameter auswerten. Fine Gegeniiberstellung eines coaddierten Spektrums und
eines Einzelspektrums des sdB-Sterns SDSS J082053.53+000843.4 (J082053) ist
in Abbildung 4.9 gezeigt. Hier wird der Qualitdtsunterschied zwischen einem
Einzelspektrums und dem resultierenden coaddierten Spektrums deutlich. Wie
sich in der Ubersicht iiber einen grofen Bereich und einen kleinen Ausschnitt des
Spektrums die Coaddition bemerkbar macht, ist am Beispiel des CPD-64°481
in Abbildung 4.10 zu sehen.

4.3 Spektren-Coaddition mit ISIS

Das ’Interactive Spectral Interpretation System’ ISIS wurde urspriinglich zur
Auswertung und Analyse von hochauflésenden Rontgenspektren entwickelt (Houck

& Denicola, 2000). Sternspektren im optischen Bereich konnen aber hiermit
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Abbildung 4.8: In der Abbildung ist ein Beispiel fiir eine Radialgeschwindigkeitsmessung
eines Spektrums gezeigt. Das mit UVES aufgenommene Spektrum des sdB-Sterns J082053
wird mit SPAS untersucht. Die Messdaten des Einzelspektrums sind schwarz dargestellt und
die Fitkurve der Radialgeschwindigkeit, die an diese angelegt wurde, als rote Linie.

Im Zentrum des Fensters kann man verschiedene Startparameter festlegen, die der Fitrouti-
ne iibergeben werden. Fiir eine reine Radialgeschwindigkeitsmessung benétigt man nur die
Zentralwellenlénge der zu vermessenden Spektrallinie. Somit sind die anderen Parameter zu-
néchst nicht von Belang. Zur Messung werden gut ausgeprégte Linien jedes Einzelspektrums
herangezogen und deren Wellenlidnge vermessen. Die Abweichung von der angegebenen Ruhe-
wellenldnge der jeweiligen Spektrallinie ldsst auf eine Radialgeschwindigkeit dieser schliefien.
Um die Statistik zu verbessern, werden mehrere Linien vermessen. Je nach Qualitit eines
Einzelspektrums sind es unterschiedlich viele. SPAS liefert in einem separaten Ausgabefenster
den Mittelwert der Messung, wie er auch im linken oberen Fenster zu sehen ist. Auch die Stan-
dardabweichung von diesem Wert wird in einem separaten Fenster ausgegeben. Diese bildet
SPAS aus den einzelnen Radialgeschwindigkeiten der angegebenen Spektrallinien. In diesem

Fall wurden die Spektrallinien von H., Hg, H, Hs, Hg und Hig zur Messung verwendet.
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Abbildung 4.9: Die Abbildung zeigt oben ein Einzelspektrum und unten ein, aus 22
Einzelspektren mit je 300 Sekunden Belichtungszeit aufgenommenes, coaddiertes Spektrum
des sdB-Sterns J082053. Zu sehen ist deutlich der Unterschied im Signal-zu-Rausch-Verhé&ltnis.
An den Stellen, an denen im Einzelspektrum nur noch Balmerlinien zu sehen sind, gehen
bereits die Heliumlinien im Rauschen unter. Im unteren, mit ISIS coaddierten Spektrum treten
deutlich die Balmerlinien Hg (3889,051 A), H. (3970,074 A) und Hs (4101,737 A) hervor.
Ebenso werden durch die Coaddition erst die Heliumlinien wie bei 4026 A deutlich sichtbar.

Es treten sogar einzelne starke Metalllinien wie NII bei 3995 A hervor.
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Abbildung 4.10: In der Abbildung zu sehen ist eine Zusammenstellung eines Einzel-
spektrums und des coaddierten Spektrums des sdB-Sterns CPD-64°481. Im Hintergrund zu
sehen ist ein vergrofierter Bereich des Spektrums, in dem man sowohl den Kontinuumsverlauf
als auch zwei Spektrallinien sehen kann. Im Hintergrund stellen die griinen Linien den Ver-
lauf der Messdaten des Einzelspektrums dar und die roten Linien den Verlauf des coaddierten
Spektrums. Im Vordergrund, innerhalb des Fensters, sieht man einen grofsen Bereich des Spek-
trums, in dem die schwarzen Linien das coaddierte Spektrum und die roten das Einzelspektrum
markieren. Der vergrofierte Bereich des Hintergrunds zeigt oberhalb des Fensters den Verlauf
des linienfreien Kontinuums. Links und rechts des Fensters ist jeweils eine Sauerstofflinie zu
sehen (O1II bei 4590, 972 A und 4596, 175&). Man erkennt deutlich, dass das Einzelspektrum

ein niedrigeres Signal-zu-Rausch-Verhaltnis aufweist als das coaddierte Spektrum.
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auch bearbeitet, geplottet und aufaddiert werden. ISIS wurde bei den analysier-
ten Spektren zur Coaddition genutzt, da hiermit eine bessere Gewichtung des
Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses moglich ist als mit SPAS. Vor dem Aufaddieren
von Einzelspektren muss dafiir gesorgt werden, dass der Fluss auf 1,0 normiert
ist. Hierfiir konnen die Einzelspektren interaktiv mit SPAS normalisiert werden,
indem man ein Polynom an das Kontinuum anlegt und somit das Spektrum auf
Eins normiert. Eine weitere Mdglichkeit bietet sich durch das Spektrum eines
DC-Weifen Zwerges. Das Spektrum eines DC-Weiften Zwerges weist keine Spek-
trallinien auf und besteht somit aus einem Kontinuum, das zunéchst mit einem
Gauls-Profil so stark geglattet wird, dass der Kontinuumsverlauf nahezu rausch-
frei wiedergegeben wird. Die Einzelspektren werden mit dieser Funktion von

SPAS durch Division normalisiert.

Unerwiinschte, scharf gepeakte Artefakte oder Emissionslinien, die nicht vom
spektroskopierten Stern oder seinem Begleiter stammen, kénnen die Coaddition
der Einzelspektren negativ beeinflussen. Da solche ’cosmics’ sich durch scharf
begrenzte und hohe Linien auszeichnen, kénnen diese leicht identifiziert und
vom Datensatz entfernt werden. Dies wird mit ISIS in der Art verwirklicht, dass
durch eine 3-g-Abweichung der Fliisse innerhalb kleiner Wellenléngeninterval-
le - von z.B. 20 Messpunkten im Datensatz - eine 'remove cosmics’-Routine
solche Ausreifier identifiziert und vom Datensatz entfernt. Anschliefend kon-
nen die Einzelspektren eingelesen werden und deren Fluss bei einer Wellenlén-
ge, je nach Auflésung der Spektren, korrekt durch eine Interpolationsroutine
‘gerebinnt’ werden. Anschliefsend werden die Einzelspektren in festzulegenden
Wellenléngenabsténden auf ihre Signal-zu-Rausch-Verhéltnisse abschnittsweise
untersucht. Hierzu wird ISIS in der ’coadd’-Routine ein Argument iibergeben,
das das Intervall festlegt, die Spektren auf ihr Signal-zu-Rausch-Verhéltnis un-
tersucht und gewichtet coaddiert. Hierbei hat sich als sinnvoll erwiesen, einen
nicht zu kleinen Abstand des Messbereichs zu wéhlen, damit Spektrallinien nicht
falschlicherweise als Rauschwert gewichtet werden. Ein Beispiel fiir die Signal-
zu-Rausch-Verhéltnisse von 4 Einzelspektren, die auf diese Art ermittelt wurden,
ist in Abbildung 4.11 zu sehen. Zu diesem Zweck, der Coaddition und die Ver-
wendung von ISIS fiir stellare Spektren, hat Andreas Irrgang die entsprechenden
Routinen fiir die Verwendung in [SIS-Skripten entwickelt und bereitgestellt.
Die Qualitdt der Einzelspektren kann grofsen Schwankungen unterliegen, die
durch verschiedene Faktoren beeinflusst werden. Vorbeiziehende Wolken, sich
verdndernde Beobachtungsbedingungen, die sich verdndernde Hohe des Objekts

am Himmel und sonstige atmosphérische Storungen beeinflussen die Qualitdt
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der Einzelspektren innerhalb eines Beobachtungszyklus signifikant, was sich auf
das Signal-zu-Rausch-Verhaltnis auswirkt. Mit ISIS ist es im Gegensatz zu SPAS
somit moglich, Einzelspektren nicht nur mit einem konstanten Gewichtungs-
faktor zu versehen, sondern bei der Coaddition die Einzelspektren wellenldn-
genabhéngig zu gewichten. Da sich nicht nur das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis
einzelner Spektren voneinander unterscheidet, sondern sich auch wihrend der
Messung durch physikalische Eigenschaften der Erdatmosphére - z.B. Trans-
parenz, Seeing oder differentielle Refraktion - das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis
wellenldngenabhéngig &ndert, ist eine wellenlingenabhéngige Gewichtung wéh-
rend der Coaddition ideal.

Das Coaddieren der Einzelspektren erfolgt somit im Anschluss an die Bestim-
mung des Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses mit einer wellenldngenabhéngigen Ge-
wichtungsfunktion jedes Einzelspektrums. Dadurch wird sichergestellt, dass Spek-
tren mit besseren Beobachtungsbedingungen mehr Gewicht erhalten als solche,
bei denen das Rauschen hoher ist.

Der Unterschied, im Vergleich mit einer festen Gewichtung mit SPAS, ist gra-
fisch in Abbildung 4.12 zu sehen. Bei durchweg hochwertigen Spektren ist der

Unterschied immer noch durch eine Verminderung des Rauschen bemerkbar.

4.4 Problemspektren

Ein generelles Problem der Astronomie bei bodengebundenen Beobachtungen
sind wetterbedingte Storungen. Hochnebel, Wolken, eine hohe Luftfeuchtigkeit
oder Staub in der Atmosphére verschlechtern spektroskopische Aufnahmen.
Ebenfalls &ndert sich wihrend einer Beobachtung die Hohe des Objekts iiber
dem Horizont, was iiber die gesamte Nacht Unterschiede in der Qualitdt der
Einzelspektren durch den sich d&ndernden Lichtweg innerhalb der Atmosphéa-
re verursacht. Im Fall der Beobachtung des sdB-Sterns J082053, der mit UVES
spektroskopiert wurde, ergibt sich ein deutlicher Qualitdtsverlust gegen Ende der
Beobachtungszeit. Als Beispiel ist in Abbildung 4.13 ein Auszug aus dem Spek-
trum des J082053 gezeigt. Wahrend man gegen Mitte der Nacht noch sehr gute
Beobachtungsbedingungen vorfindet, wurden gegen Ende der Beobachtungszeit
die Einzelspektren so schlecht, dass selbst die Radialgeschwindigkeitskorrektur
nicht mehr ausreichend méglich war. Die qualitativ defizitdren Spektren wurden

ob der Anzahl guter Spektren, die vorher aufgenommen wurden, verworfen.



4 Spektrenreduktion 61

o
1|_£) — | | . : : 3 =
= \ =
o y N \
© e
° 3
o e
(&)
3
o e
Z Spektrum 9
% B R ~___Spektrum 8
5 Spektrum7
)
Spektrum 6
o - I L 1 | I I 1 | I I |
4000 5000 6000 7000

MA]

Abbildung 4.11: Ein Beispiel der gemessenen wellenlingenabhingigen Signal-zu-Rausch-
Verhéltnisse fiir 4 Einzelspektren des CPD-64°481 vor der Aufaddierung. Deutlich wird die
unterschiedliche Qualitdt der Spektren. Wihrend das Spektrum 9 Spitzenwerte im Signal-zu-
Rauschverhiltnis von bis zu 145 zeigt, erreicht das Verhéltnis in Spektrum 6 nur knapp ein
Drittel.
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Abbildung 4.12: Ein Vergleich von Spektren des CPD-64°481, bei denen die Aufaddie-
rung der 15 Einzelspektren einmal mit SPAS mit einem konstanten Gewichtungsfaktor fiir
jedes Einzelspektrum und einmal mit ISIS mit einem wellenldingenabhéngigen Gewichtungs-
faktor gemacht wurde. Im oberen Bereich ist das Resultat der Coaddition von SPAS zu sehen
und im unteren das von ISIS.

Zur Orientierung ist bei 5535,346 A auf der linken Seite eine N II-Linie zu sehen und auf der
rechten Seite das Kontinuum. Die Verbesserung der Qualitéit sieht man anhand des schwéche-

ren Rauschens und der Schérfe der Linienumgebung.

5565
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Abbildung 4.13: Beide Spektren des sdB-Sterns SDSS J082053.53+000843.4 wurden mit

einer Belichtungszeit von 300 Sekunden in der gleichen Nacht aufgenommen. Der Unterschied

in der Qualitéat fillt sofort ins Auge, wobei man die Skalen beachten muss. Oben sind die

Balmerlinien, die normalerweise sehr gut zu erkennen sind, schon stark verrauscht. Lassen

sich die Balmerlinien noch erahnen, ist dies bei den Heliumlinien schon nicht mehr moglich.

Die in der Abbildung ausgewéhlten und im unteren Spektrum gut sichtbaren Spektrallinien

sind, von kleiner Wellenlédnge nach grofserer, die Spektrallinien Hg, H., He I und Hs. Um einen

Vergleich eines verrauschten Spektrums mit einem guten Spektrum machen zu kénnen, sind

diese zwei Spektren nicht in ihrer Radialgeschwindigkeit korrigiert worden, da dies im obigen

Einzelspektrum nicht befriedigend moglich war.
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4.5 Radialgeschwindigkeitskurve und Massenbestim-

mung

Der Doppler-Effekt hat zur Folge, dass Spektrallinien durch die Bewegung des
Sterns relativ zum Beobachter entweder zu kiirzeren blauen oder zu lédngeren
roten Wellenléngen verschoben werden. Die Stérke der Verschiebung héngt von
der Radialgeschwindigkeit eines Sterns ab und berechnet sich nach der Doppler-
Formel 4.1. Die gemessene Wellenldngenverschiebung A\ ermdéglicht die Radi-
algeschwindigkeit v;,q zu bestimmen. Weil diese, wegen der unbekannten Inkli-
nation ¢, die die Orbitalebenenneigung des Bin#rsystems ist, eine Untergrenze
der wirklichen Bahngeschwindigkeit v darstellt, 1asst sich diese nur als Funktion
von i beschreiben (Gleichung 4.2). Mit der zeitaufgelosten Spektroskopie und
einer angenommenen Kreisbahn des Orbits ldsst sich eine sinusférmige Radial-
geschwindigkeitskurve an die Messwerte fitten. Dies erfordert gentigend grofse
Periodenabdeckung, da sonst Fehler in der Periode P und der Geschwindig-
keitssemiamplitude K unakzeptabel hoch werden oder gar nicht bestimmbar.
Die Fitfunktion muss somit der Form von Funktion 4.3 folgen. Weil die Sinus-
funktion 2m-periodisch ist, kann sie um eine frei wihlbare Konstante ’const’ und
einem Startwert ty verschoben sein. Eine Kreisbahn der Begleiter kann fiir enge
Systeme angenommen werden, weil urspriinglich elliptische Bahnen durch Ge-
zeitenkréafte in kurzer Zeit zirkularisiert werden. Das dritte Kepplersche Gesetz
(Gleichung 4.4) liefert die Summe der Halbachsen. Hier ist G die Gravitations-
konstante, P das Periodenquadrat und M; bzw. My die Massen der beteiligten
Objekte.

Die fiir die Begleitersuche interessante Massenfunktion ergibt sich mit dem
Schwerpunktsatz und man erhélt Gleichung 4.5 . Die Massenfunktion kann fiir
massearme Begleiter (M; > Ms) vereinfacht werden und als Gleichung 4.6 ge-
schrieben werden. Somit ergibt sich eine Minimalmasse M,,;, des Begleiters von
Ms sin ¢ bei bekannter Sternmasse M7, Orbitalperiode P und Geschwindigkeits-
semiamplitude K.

Der Inklinationswinkel ¢ kann Werte von 0° <4 < 90° annehmen. Im Fall einer
niedrigen Inklination sieht der Beobachter eine geringere projizierte Radialge-
schwindigkeit als bei einem Inklinationswinkel von 90°, bei dem die Radial-
geschwindigkeit der tatsdchlichen Geschwindigkeit entspricht. Nimmt man eine
Gleichverteilung der Inklinationswinkel aller Binarsysteme an, so ergibt sich eine
Wahrscheinlichkeitsverteilung von P(i) di = 27 sin¢ di. Somit errechnet sich die
Wahrscheinlichkeit bestimmter Inklinationsintervalle zu Gleichung 4.7 . Hierfiir

ergibt sich P(i > ) = cosa und P(i < @) = 1 — cos . Die Wahrscheinlichkeit
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flir beobachtete Systeminklinationen von sini > 0,5, bzw. M < 2M sinq ist

somit 87% (Gray (1992);Hilditch (2001)).

AN ~ Urad

X c

Urad = USin ¢

2
Urad(t) = K sin (%t — t0> + const

2

GP
(a1 +az)® = s (M7 + M)

(M;sini)*  PK}
(M1+M2)2 - 271G

PK?
M . .: M2 1
2 S111 7 ( 1 27TG>

f(M) =

“max p(j) di
P(imin <i< imax) — f’ml/réi()
Jo 7 P(i) di

(4.4)

(4.5)

(4.6)
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Kapitel 5
Untersuchte Systeme

Im Folgenden werden die Ergebnisse der untersuchten sdB-Sterne prasentiert.

Untersucht wurden die Spektren der sdB-Sterne CPD-64°481 (siehe 5.1), SDSS
J082053.53+000843.4 (siehe 5.2), SDSS J012022.94+395059.4 (siehe 5.4) und
SDSS J192059.77+372220.0 (siehe 5.5). Diese sdB-Sterne wurden als radial-
geschwindigkeitsvariabel identifiziert und miissen somit Begleiter besitzen, die
fiir diese Variationen verantwortlich sind. Sowohl CPD-64°481 als auch SDSS
J082053.53+000843.4 zeigen einen Reflexionseffekt, was diese Systeme auf der

Suche nach substellaren Begleitern zu sehr interessanten Objekten macht.

5.1 SdB CPD-64°481

Bei dem Stern CPD-64°481 handelt es sich um einen radialgeschwindigkeitsva-
riablen sdB-Stern (Edelmann et al., 2005). 15 hochauflésende FEROS-Spektren
wurden fir die Analyse dieses sdB-Sterns verwendet. Die Einzelspektren wur-
den mit SPAS normalisiert und auf Ruhewellenléngen korrigiert. Die Radial-
geschwindigkeiten wurden bereits von Classen (2011) (siehe Tabelle 5.1) mit
zahlreichen Metalllinien prézise vermessen. Diese sind konsistent mit den Er-
gebnissen von Edelmann et al. (2005) und wurden als Referenz benutzt.

Classen (2011) nahm fiir die Einzelmessungen der Radialgeschwindigkeiten die
Standardabweichung o als Fehler an. Die Unsicherheit in der Mittelwertbildung
reduziert sich mit der Anzahl n der Einzelmessungen und wird durch den so-
genannten Standardfehler nach Gleichung 5.1 berechnet. Hier hat eine Vergro-
Kerung der Anzahl an Messungen eine Verkleinerung des Fehlers zur Folge. Bei
der Messung der Radialgeschwindigkeiten wurde eine normalverteilte Streuung
um den Mittelwert angenommen, weil genaue Informationen iiber die Vertei-
lung nicht vorliegen. Der Schwachpunkt bei dieser Methode ist, dass eine Uber-

priifung der Hypothese wegen der statistisch geringen Anzahl an Messungen
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Nmaz = D0 nicht moglich ist. Der Standardfehler der Messung mit SPAS, wie
auch die Fehler von FITSB2, lieferte Fehlerwerte von ~ 0,1km s™!, was sehr
niedrige Fehler sind (Classen, 2011).

Die Radialgeschwindigkeitskurve des Systems wurde durch einen Sinusfit mit
ISIS bestimmt und ist konsistent mit den Ergebnissen von Edelmann et al.
(2005) und Classen (2011). Das gefittete Modell und die Radialgeschwindig-
keitskurve ist in Abbildung 5.1 gezeigt. Die sehr geringen Fehler in den Mess-
werten flihren zu einem prézisen Fit der Radialgeschwindigkeitskurve und die
Abweichungen der Messwerte vom Modell werden sehr klein. Die ermittelte Mas-
senfunktion erlaubt eine Abschitzung der Begleitermasse, die eine inklinations-
abhéngige Untergrenze darstellt.

Photometrische Beobachtungen des CPD-64°481 zeigen zwar keine Bedeckung,
wohl aber einen sichtbaren Reflexionseffekt in den Lichtkurven (Nagel, 2012).
Das Vorhandensein eines Reflexionseffekts ldsst auf eine hohe Inklination des
Systems schliefen. Aus ersten Losungen der Lichtkurve kristallisierte sich ein
sehr wahrscheinlicher Inklinationswinkel von 60° bis 70° heraus (Geier et al.,
2012). Somit liegt die berechnete Minimalmasse M, dicht an der wirklichen
Masse des Begleiters. Die Massenfunktion f(M) ldsst auf einen Braunen-Zwerg-
Begleiter schliefsen. Die Lichtkurve des CPD-64°481 ist in Abbildung 5.2 gezeigt.
Durch die Kenntnis der Radialgeschwindigkeiten wurden die Einzelspektren mit
ISIS Signal-zu-Rausch-gewichtet addiert und das coaddierte Spektrum analy-
siert. Fiir die Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung log g an der Oberfla-
che, der Heliumhéaufigkeit log (He/H) (logy) und der Effektivtemperatur Teg
wurden LTE-Modelle verwendet, bei denen solare Metallizitdt angenommen
wurde. Die Systemgeschwindigkeit K, die Orbitperiode P, die Semiamplitude
K und die minimale Begleitermasse, fiir die eine kanonische sdB-Masse von
Mggp = 0.47 Mg, angenommen wurde, ist mit M, angegeben. Das coaddierte
Spektrum wurde in SPAS eingelesen und die Balmer- und Heliumlinien durch
synthetische Spektrallinien gefittet und somit die atmosphérischen Parameter
des Sterns bestimmt. Mit Hilfe eines ’Bootstrapping’-Algorithmus wurden Fehler
berechnet. Der Spektrallinienfit ist in Abbildung 5.3 gezeigt und die Ergebnisse
der so bestimmten Atmosphérenparameter sowie die Parameter der Radialge-
schwindigkeitskurve sind in Tabelle 5.2 zusammengefasst.

Das coaddierte Spektrum, das eine sehr hohe Qualitat aufweist, wurde nach
Spektrallinien durchsucht und diese anhand von Linienlisten identifiziert. Hier-
fiir wurde grofitenteils auf die Spektrallinienliste von Moore (1971) zuriickgegrif-
fen sowie auf die Datenbanken vom ’National Institute of Standards and Tech-
nology’ (NIST; http://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm) und Robert L. Ku-
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Tabelle 5.1: Radialgeschwindigkeitsmessungen des sdBs CPD-64°481 anhand von Balmer,
Helium und einer Vielzahl von Metalllinien (priv. Mtl. Lew Classen). Hierbei ist HJD das
heliozentrisch korrigierte Julianische Datum, v;aq die gemessene Radialgeschwindigkeit, o die
Standardabweichung, o, der Standardfehler und n die Anzahl der gemessenen Spektrallinien.

| HID | Vpaa kms™ ] [ o [kms™ 1] | o, [kms™ 1] [ n |
53251.34686060 70.87 0.97 0.15 41
53250.39061075 114.58 1.2 0.2 36
53249.38694108 94.51 14 0.26 28
53426.00990927 85.03 0.78 0.2 15
53429.00675692 69.81 0.93 0.16 34
53425.01145473 82.69 1.28 0.22 34
53427.02648189 105.9 0.8 0.13 39
53430.05815143 116.47 1.12 0.16 48
53428.02288988 111.76 0.98 0.15 44
53431.01350113 69.48 0.65 0.09 o7
53253.32933237 106.65 0.73 0.09 60
53253.37429511 93.84 0.89 0.12 55
53253.40857907 86.71 0.97 0.13 54
53252.37810234 113.59 0.87 0.12 53
53252.39608298 70.33 0.9 0.12 57

rucz (http://kurucz.harvard.edu/). Die grofe Anzahl an Linien des CPD-64°481
machte es schwer, alle Linien zu identifizieren. Es wurden jeweils die Schwer-
punktswellenlénge der Spektrallinie mit SPAS gemessen und mit diesen Listen
verglichen. Teilweise sind schwach ausgeprigte Spektrallinien durch stérkere und
breitere Spektrallinien anderer Elemente, wie Wasserstoff oder Helium, geblen-
det und konnen in manchen Féllen nicht deutlich gesehen werden. Bei Linien
eines Multiplets wurde, unter Beachtung relativer Stiarken innerhalb eines Multi-
plets, versucht, alle sichtbaren Komponenten zu bestitigen. Im Anhang (Kapitel
7.1) sind in Tabelle 7.1 die Identifikationsergebnisse der Durchsicht aufgefiihrt.
Das coaddierte Spektrum des CPD-64°481 kann man ebenfalls dem Anhang
entnehmen (siehe 7.2).

(5.1)

Op =

NG
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Abbildung 5.1: Radialgeschwindigkeitskurve des sdBs CPD-64°481. Die Radialgeschwin-
digkeiten der einzelnen Spektren, wie sie in Tabelle 5.1 aufgefiihrt sind, wurden mit der Phase
gefaltet und sind als schwarze Punkte zu sehen. Abweichungen von einer Sinuskurve sind sehr
gering, wie die Residuen im unteren Kasten ausweisen. Dies ist den fehlerarmen Messungen
der RV-Daten geschuldet. Das Modell, ein Sinusfit, ist mit der roten gestrichelt-gepunkteten

Linie an die Messdaten angelegt.
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Abbildung 5.2: Die Lichtkurven des CPD-64°481 wurden mit dem 1,0 Meter-Teleskop
am SAAO (South African Astronomical Observatory) gemessen. Gemessen wurde mit 3 un-
terschiedlichen Bandfiltern und die Messdaten mit der Orbitalphase gefaltet. Die blaue Kurve
bzw. blauen Sterne stehen fiir die Messdaten des B-Filters, die roten Kreuze und Kurve fiir
den R-Filter und die griinen Quadrate mit der griinen Fitkurve représentieren die V-Filter-
Messungen (priv. Mtl. Veronika Schaffenroth). Die Variationen der Offsets gegeneinander und

damit der Reflexionseffekt sind sehr klein.

0.7
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Abbildung 5.3: Die Abbildung zeigt die Modellanpassung zur Bestimmung der stellaren
Parameter mit SPAS. Vermessen wurden die Balmerlinien Hg, H,, Hs, Hs, Hg, Hio sowie
die Hel-Linien bei 5875, 621A, 4471,4802A und 4921,9313A. Die Ergebnisse des Fits sind
im oberen linken Kasten zu sehen. Die Fehler wurden mit einem Bootstrapping-Algorithmus

ermittelt.
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5.2 SDSS J082053.53+000843.4

Tabelle 5.2: Die atmosphirischen Parameter des CPD-64°481 wurden durch LTE-
Modelle mit SPAS berechnet, die Radialgeschwindigkeitsdaten von Classen (2011) (Tabelle
5.1) durch einen Sinusfit mit ISIS bestimmt und die Koordinaten der SIMBAD Datenbank
(http://simbad.u-strasbg.fr) entnommen. Die Effektivtemperatur Teg, die Schwerebeschleu-
nigung log g, die Heliumhé&ufigkeit logy wurden mit einem 'Bootstrapping’~Algorithmus mit
SPAS bestimmt. Der sdB-Stern weist keine nennenswerte Rotationsgeschwindigkeit auf und
wurde deswegen im LTE-Fit nicht mit einbezogen. Die Systemparameter wurden durch einen
Sinusfit mit ISIS berechnet. K ist die Semiamplitude, v die Systemgeschwindigkeit, P die Peri-
ode und f(M) die durch Gleichung 4.5 gegebene Massenfunktion. Zur Berechnung der Masse
Mmin des Begleiters wurde eine sdB-Masse von Myap = 0.47M angenommen. Die Ergebnisse
von Classen (2011) und Edelmann et al. (2005) sind zum Vergleich aufgefiihrt.

CPD - 64°481

Minin, M, q5=0.47Mg

0.045 M, ~ 47M;

a(J2000) 05"47m59, 35

5(J2000) —64°23/03"

B(mag) 11,6

Parameter Messungen Classen (2011) Edelmann et al. (2005)
Tort 27751 £ 12 K

log g 5,53 +0,012

logy —2,43 £0,017

K 23.85 +0,1kms™? 23.85 40,05 kms~! 23.8 +0,4kms™1
ol 93,56 £0,06kms~! 93,53 +£0,04kms™! 94,1 +£0,3kms™!
P 0.277262 + ~ 0,000001d 0.27726 £ 0,00001d 0.2772 £0,5d
f(M) [Mg] 0,00039 =+ 0,00000002 0,000389 £ 0, 00000002

5.2 SDSS J082053.534000843.4

Da die Einzel-sdBs, die analysiert wurden, sich alle als langsame Rotatoren her-

ausstellten (Geier et al., 2009), kam das Merger-Szenario erneut ins Gespréch,

inwieweit es sich als plausibel erweist, wenn man die beobachtete Sternpopula-

tion betrachtet. Sieht man sich als Beispiel das Ergebnis des Mergerkanals von

Helium angereicherten Weifsen Zwergen an, wiirde man einen schnell rotieren-

den EHB-Stern erwarten. Doch ein solcher wurde bisher weder beobachtet noch
gelost. Mit der kiirzlichen Entdeckung des EC 22018-1916 wurde das Merger-
Szenario wieder plausibel. Geier et al. (2011a) hatten bei diesem sdB-Stern die

hochste Rotationsgeschwindigkeit festgestellt, die bis heute bei einem sdB-Stern

gemessen wurde. Die projizierte Rotationsgeschwindigkeit vyt sin¢ betragt bei
EC 22018-1916 rekordhaltende 163 4+ 3kms—'. Wegen der hohen Rotationsge-

schwindigkeit kommt es zu starken Auswirkungen im Spektrum, die die schwa-

chen Metalllinien vollsténdig ins Kontinuum verschmieren. Ein Auszug aus dem
Spektrum des EC 22018-1916 ist in Abbildung 5.4 durch Heliumlinien gegeben.
Bei solch schnellen Rotationsgeschwindigkeiten sind lediglich Balmer- und He-

liumlinien die einzig sichtbaren Spektrallinien.
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[b]

Das Binérsystem SDSS J082053.53+000843.4 (GALEX J082053.6+000843,
g = 14,9 mag, hier kurz J082053) wurde im Rahmen des MUCHFUSS-Projekts
(Massive Unseen Companions to Hot Faint Underluminouse Stars from Sloan
Digital Sky Survey) als sdB-Stern mit einem Braunen Zwerg-Begleiter identifi-
ziert.
Das MUCHFUSS-Projekt hat als Ziel die Suche nach sdB-Sternen mit kompak-
ten Begleitern, wie z.B. schweren Weifsen Zwergen mit mehr als 1,0 Mg, Neu-
tronensternen oder Schwarzen Lochern. Die Lichtkurve des Systems, die durch
photometrische Beobachtungen von Geier et al. (2011b) an drei unterschiedli-
chen Néchten im Zeitraum von November 2009 bis Januar 2010 aufgenommen
wurde, zeigt deutlich eine Vollbedeckung (siehe Abbildung 5.8). Da auch Sekun-
déarbedeckung sichtbar ist und auch die Lichtkurve einen starken Reflexionseffekt
zeigt, bedeutet dies, dass das System eine sehr hohe Inklination haben muss. Fiir
eine sdB-Masse von Mg 1 = 0,25 M, folgt aus den Lichtkurvenmessungen eine
Inklination von 85,87° 4 0,16 und fiir eine sdB-Masse von Mgp o = 0,47 Mg
ein um 85,83° 4 0,19 inklinierter Orbit.
Um die Ergebnisse zu verbessern, wurden am Very Large Telecope (ESO-VLT)
mit UVES zusammenhéngende ca. 3 Stunden hochauflésende (R ~ 40000) Spek-
tren von J082053 aufgenommen, um mindestens eine ganze Orbitalperiode abzu-
decken, wobei jedes Einzelspektrum 300 Sekunden lang belichtet wurde. Diese
Spektren wurden mit einem zusétzlich aufgenommenen DC-Stern (WD-0806-
661) normalisiert, indem zwei Spektren des Weiken Zwerg-DC-Sterns coaddiert
wurden. Das resultierende Spektrum wurde stark gegléttet, um den Verlauf des
Kontinuums zu erhalten (siche Kapitel 4.3). Anschliefend wurden die Einzel-
spektren durch die so gewonnene Kontinuumskurve zur Normalisierung geteilt.
Die geglattete Normalisierungskurve des DCs ist in Abbildung 5.9 gezeigt.
Die Einzelspektren wurden danach auf ihre Radialgeschwindigkeiten mit SPAS
anhand von Balmer- und Heliumlinien vermessen. Ein Beispiel einer Messung
ist in Abbildung 5.10 gezeigt. Gegen Ende der Messreihe wurde allerdings das
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis wetterbedingt so niedrig, dass fiir die Radialge-
schwindigkeitsmessung nur noch einzelne Balmerlinien verwendet werden konn-
ten. Die Unterschiede zwischen den zu Beginn der Beobachtung und gegen Ende
der Beobachtungsreihe aufgenommenen Spektren lassen sich anhand der Signal-
zu-Rausch-Verhéltnisse in Abbildung 5.11 erkennen. Die gemessenen Radialge-
schwindigkeiten der einzelnen Spektren sind in Tabelle 5.3 aufgefiihrt.
Fiir die weitere Analyse wurden deswegen nur die Spektren verwendet, die ein

akzeptables Signal-zu-Rausch-Verhéltnis aufweisen. Die gemessenen Radialge-
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Abbildung 5.4: Die Abbildung dient als Beispiel fiir den Einfluss von Rotation auf die
Linien des Wasserstoffs und Heliums. Im Falle des sdB-Sterns EC 22081-1916 sind die durch
Rotation stark verbreiterten Heliumlinien zu sehen. Die schwarzen Linien stellen das ’best-fit’-
Modell dar. Dieses Modell beschreibt ein synthetisches Spektrum, das mittels LTE-Modellen
ohne Rotationsverbreiterung generiert wurde. Die dicke schwarze Linie zeigt das 'best-fit’
Modellspektrum mit einer angenommenen Rotationsverbreiterung der Geschwindigkeit von
Vrot 8iN i = 163km s~ ! (Geier et al., 2011a).



5 Untersuchte Systeme 75

schwindigkeiten wurden heliozentrisch korrigiert und mit ISIS durch ein Sinus-
modell, der in Gleichung 4.3 gegebenen Form, gefittet. Fiir die Radialgeschwin-
digkeitskurven wurden die Spektren 1 bis 31 verwendet. Der Sinusfit an die
Messdaten ist in Abbildung 5.12 gezeigt. Die neuen Ergebnisse sind in Tabelle
5.4 aufgefiihrt und stimmen sehr gut mit denen von Geier et al. (2011b) tiberein,
sind aber weitaus genauer.

Durch das Spektroskopieren iiber eine ganze Orbitperiode konnte der sdB wéh-
rend der Vollbedeckung akkurat auf seine atmosphérischen Parameter mit SPAS
untersucht werden. Hierzu wurden die 4 Einzelspektren (Spektren 12 bis 15),
die die Vollbedeckung einschlieffen, gewichtet mit ISIS coaddiert. Um Fehler in
den Fits der atmosphérischen Parameter zu minimieren, wurden die Spektren
der Vollbedeckung gewdhlt, da in dieser Phase der Begleiter keine zusétzlichen
Beitrage an das Sternspektrum durch Reflexion liefert. Ein ’Bootstrapping’-
Algorithmus wurde verwendet, um Fehler aus den Messdaten selbst zu bestim-
men.

Die atmosphérischen Parameter wurden, wie im Fall des sdBs CPD-64°481,
durch synthetische Spektren der LTE-Modelle mit SPAS gewonnen. Variatio-
nen der Fitergebnisse atmosphérischer Parameter durch den Einfluss des Be-
gleiters in verschiedenen Phasen der Umkreisung sind in den Abbildungen 5.5,
5.6 und 5.7 gezeigt. Hierzu wurden jeweils die Spektren verschiedener Phasen-
abschnitte der Umkreisung des Begleiters sowie die ersten 22 Einzelspektren
coaddiert und mit SPAS die atmosphérischen Parameter bestimmt. Die Fehler
wurden ebenfalls mit der 'Bootstrapping’-Routine von SPAS erhoben. Es wur-
den die Einzelspektren der Beobachtung vom Beginn der Beobachtungsreihe an
in einzelne Bins aufgeteilt und mit ISIS gewichtet coaddiert. Das Fitergebnis der
Spektren 12 bis 15, das die Spektren der Vollbedeckung beinhaltet, ist farbig.
Von links nach rechts wurden von den Spektren (1,2,3), (4,5,6,7), (8,9,10,11),
(12,13,14,15), (16,17,18,19), (20,21,22) und (23,24,25,26) jeweils deren athmo-
sphérische Parameter bestimmt. Die graue Linie entspricht dem Fit des co-
addierten Spektrums der ersten 22 Einzelspektren. Die Fehler, die mit dem
"Bootstrapping’-Algorithmus erhoben wurden, sind durch Fehlerbalken darge-
stellt. Diese Messungen veranschaulichen den Effekt, den der Begleiter durch

Reflexion auf die atmosphérischen Parameter des Modellspektrums hat.
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Abbildung 5.5: Die Schwerebeschleunigung log(g) einzelner Periodenabschnitte zu der
Zeit nach Beginn der Beobachtungsreihe in Stunden [hr]. Das Fitergebnis der Spektren, die
die Vollbedeckung beinhalten, ist farbig.
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Abbildung 5.6: Die Temperatur Teog einzelner Periodenabschnitte zu der Zeit nach Beginn
der Beobachtungsreihe in Stunden [hr|. Das Fitergebnis der Spektren, die die Vollbedeckung
beinhalten, ist farbig.
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Abbildung 5.7: Die Rotationsgeschwindigkeit viot einzelner Periodenabschnitte zu der
Zeit nach Beginn der Beobachtungsreihe in Stunden [hr]. Das Fitergebnis der Spektren, die
die Vollbedeckung beinhalten, ist farbig.

Die Orbitalparameter zeigen einen Unterschied in der Systemgeschwindigkeit
von Ay =15 £ 1kms~! zu den Ergebnissen von Geier et al. (2011b). Ein sys-
tematischer Fehler durch eine Nullpunkt-Verschiebung dieser Grofenordnung
ist unwahrscheinlich. Eine mogliche Erklarung wére ein nicht sichtbarer dritter
Begleiter im J082053-System. Da nicht hinreichend Systemgeschwindigkeitsmes-
sungen iber ldngere Zeit vorliegen, kann dariiber noch keine Aussage getroffen
werden.

Durch die neuen Ergebnisse der Atmosphéarenparameter und der Tatsache, dass
das System eine Vollbedeckung aufweist, kann eine sdB-Masse von Z 0,5Mg
und eine Begleitermasse von Z 0,07 Mg, ausgeschlossen werden.

Zum ersten Mal konnte, dank der hochaufgelosten Spektren, auch die Rotati-
onsgeschwindigkeit des sdBs J082053 mit hoher Genauigkeit gemessen werden.
Im Gegensatz zu den Erwartungen wurde eine Rotationsgeschwindigkeit von
Urot SIN4G = 67 £ 2kms™! gemessen, die trotz des engen Orbits des Systems

nicht ausreicht, damit der Begleiter in seiner Umlaufgeschwindigkeit synchron
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mit der Rotation des sdBs wére. Die hierfiir benttigte Rotationsgeschwindigkeit
wilre vpor sing o~ 120kms~! (Geier et al., 2012). Wie beim System Erde/Mond
sind die Gezeitenkréfte dafiir verantwortlich, dass sich Erde und Mond unter
Aufweitung des Systems synchronisieren. Die Erde rotiert einmal in 24 Stunden
um ihre Achse und der Mond einmal im Monat. Weil beim System J082053 es
umgekehrt ist, der sdB-Stern eine langsamere Rotationsgeschwindigkeit besitzt
als die Umlaufperiode seines Begleiters, gibt der Begleiter Drehimpuls an den
sdB-Stern ab und verengt somit seinen Orbit. Auch kénnen die Aussendung
von Gravitationswellen den Orbit schrumpfen lassen. Dieser Effekt ist aber sehr
klein. Schafft es das System nicht sich zu synchronisieren, wird der Begleiter
auf den sdB-Stern fallen und mit ihm verschmelzen. Die Frage die sich stellt
ist, ob die Zeit der Anndherung des Begleiters und dessen Verschmelzung ge-
niigend kurz ist, damit sich J082053 noch nicht weiterentwickelt hat und somit
als Kinzel-sdB-Stern zu beobachten sein wird. Der Drehimpuls des Begleiters
wiirde bei der Verschmelzung vollstdndig an den Stern {ibertragen werden.

Die Ursache fiir die schnelle Rotationsgeschwindigkeit des EC 22018-1916 ist
noch nicht geklart. Es kann sein, dass EC 22018-1916 einen Begleiter besafs, der
vielleicht wahrend der ’common envelope’-Phase mit ihm verschmolzen ist und
so zu dem hohen Drehimpuls des Sterns fiihrte. Dies wirft die Frage auf, ob EC
22018-1916 entweder ein entwickeltes J082053 System ist, oder es unterschied-
liche ’common envelope’-Phasen gibt. In welcher Zahl hohe Rotationsgeschwin-
digkeiten von Einzel-sdB-Sternen in Zukunft entdeckt werden, wird sich zeigen.
Sehr interessant ist aber die Tatsache, dass J082053 als Resultat der Entwick-
lung seines Systems, ein dem EC 22018-1916 dhnlicher Einzel-sdB-Stern werden
kénnte. Mit hochauflésender Spektroskopie weiterer Kandidaten wird sich die
Anzahl der Entdeckungen von schnell rotierenden Einzel-sdBs vermutlich noch

vergrofiern.

Durch die vergleichsweise schnelle Rotation des J082053 werden die Spek-
trallinien stark rotationsverbreitert. Ein direkter Vergleich eines Ausschnittes
des coaddierten Spektrums des J082053 und das des CPD-64°481 veranschau-
licht die Rotationsverbreiterung in Abbildung 5.13. Zum Coaddieren der Ein-
zelspektren des J082053 wurden die qualitativ hochwertigsten Spektren 1-22
verwendet.

Da der Begleiter wegen seines engen Orbits stark durch den sdB-Stern ange-
strahlt wird, stellt sich die Frage, ob man direkte Beitrage des Begleiters durch
Emissionslinien in den Spektren sehen kann. Auf diese Frage wird in Kapitel 5.3

néher eingegangen.
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Abbildung 5.8: Die Lichtkurve von J082053, die mit dem Flemish 1,2 Meter-Mercator-
Teleskop in La Palma auf den Kanarischen Inseln aufgenommen wurde. Die Messungen wurden
im R-Band-Filter mit Belichtungszeiten von 16 bis 90 Sekunden gemacht und zeigen neben der
tiefen Vollbedeckung eine sekundére Bedeckung und einen sehr starken Reflexionseffekt. Da die
Messungen an unterschiedlichen Tagen gemacht wurden und es sowohl Probleme technischer
Art mit einer neuen CCD-Kamera und deren abweichender Auflésung als auch wechselhafte
Beobachtungsbedingungen gab, treten Artefakte in der Lichtkurve auf. Eine leichte Asym-
metrie in der Sekundérbedeckung ist somit hchstwahrscheinlich nicht real, sondern entstand
durch die Kombination zweier Messreihen. Der normalisierte Fluss aller Messungen wurde
mit der Orbitalperiode gefaltet. Im oberen Kasten sind die Messdaten durch schwarze Kreuze
aufgetragen und die Modelllichtkurve ist durch die schwarze Linie gekennzeichnet. Die Ab-
weichungen vom Modell werden im unteren Kasten als Residuen dargestellt (Geier et al.,
2011b).
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Abbildung 5.9: Die Abbildung zeigt die zur Normalisierung der Einzelspektren verwende-
te Normalisierungskurve. Diese wurde durch das Spektrum des DCs erzeugt, indem sie durch

Glattung von Spektrallinien befreit wurde.
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Abbildung 5.10: Ein Beispiel der Radialgeschwindigkeitsmessung des J082053 mit SPAS.
Die verwendeten Spektrallinien fiir die Vermessung sind die Balmerlinien Hg, H-, Hg, Hg, Hig
und die Heliumlinien bei 5875,621 A und 4026,1914 A.
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Abbildung 5.11: Da sich die Beobachtungsbedingungen gegen Ende des Beobachtungs-
zeitraums verschlechtert haben, nahmen die Signal-zu-Rausch-Verhéltnisse ab. Die Abbildung
zeigt iiber einen Wellenldngenbereich das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis der Einzelspektren zu

den jeweiligen Zeiten in JD. Hierbei haben die Spektren und die Zeiten identische Farben.
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Tabelle 5.3: Radialgeschwindigkeitsmessungen des sdBs J082053. Hierbei ist JD das Julia-
nische Datum, v;.q die gemessene Radialgeschwindigkeit, vpelio die heliozentrisch korrigierte
Radialgeschwindigkeit und o die Standardabweichung. Es wurden pro Messung mindestens
n ~ 6 Spektrallinien zur Radialgeschwindigkeitsmessung verwendet (Ha, Hg, Hy, Hs, Hg und
Hy). Deswegen kann ein statistischer Standardfehlerfehler o, mit Gleichung 5.1 angenommen
werden.

| Spektrum Nummer | JD | Vpad [kms 1] | Vhelio [kms ™ 1] | o [kms~ 1] | o, [kms—1] | n |
, 2455657;19252374 42?49 68?62 5,;5 2,;4 6
; 2455657;19654962 4,;)2 31?05 3,774 1,;3 g
3 2455657:50057562 —0,788 25?25 5,;2 2,;3 6
4 2455657:')0461775 74,775 21737 5,;;3 2,;)0 6
5 2455657:')0866197 79,711 17702 3,11 1,;7 6
6 2455657:')1270167 7197,04 7,?)9 4,;1 1,;1 6
7 2455657:')1674196 7217,50 4;53 2,;8 0,53 6
s 2455657:52107057 -2(;,10 6;)2 3,62 1,;3 6
9 2455657:52509622 —16;97 9,15 7,791 3,;3 6
IO 2455657:52912257 —117,10 15?02 6,;9 2,;1 g
11 2455657:53316028 -2,749 23?63 2,;1 1,62 6
12 2455657:53720219 12?22 38?35 6,;4 2,779 g
13 2455657?5412441 22?77 48791 6,12 2,;0 6
14 2455657:')4528808 33?07 59721 6,%8 2,;2 6
15 2455657:')4932975 43?24 69737 6;15 2,;;3 6
16 2455657:')5337328 60?03 86716 4,;0 1,;33 6
17 2455657:55741668 60?62 86?75 2,718 O,;Q g
18 2455657:56145535 69?05 95?19 7,;34 3,11 6
19 2455657:56549517 74?91 10;,04 6,;5 2,;9 g
20 2455657:56953256 73?71 99?84 539 2,11 6
21 2455657,;7357041 78718 10;32 8,;6 3,;8 6
22 2455657:')7760966 65?36 91749 6,788 2,;31 6
23 2455657?5814696 50?95 77708 14783 6,65 6
24 2455657:')8569149 46?03 72716 7,55 3,;4 6
25 2455657:')8973698 29?79 55792 7,57 3,61 6
26 2455657,75937783 13?72 39?86 6,;2 2,;4 6
;7 2455657:59782484 —3,721 22?92 5,;3 2,;8 g
28 2455657,;30186628 —8,734 17?78 10740 4,;4 6
29 2455657,;30590841 -157,79 10?33 5,11 2,68 6
30 2455657;50994777 7177,53 8;50 12788 5,;6 6
31 2455657;51398712 7277,90 71,777 6,;4 2,;;7 6
32 2455657;51802671 —367,51 —1(;,38 16778 6,;5 6
33 2455657;52207093 —2?:80 2,;,2 13725 5;10 6
;4 2455657,;32611515 —2;98 4;4 21776 8,;8 g
g5 2455657,;33015486 —117,41 14?72 23763 9,;34 g
36 2455657,;33419734 —137,06 13?07 32733 13?20 6
37 2455657,;33824121 12?07 38?20 22734 9,12 6
g8 2455657,;34291613 8,;9 34?72 19776 8,66 g
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Abbildung 5.12: Radialgeschwindigkeitskurve mit dem Sinusfit an die Messwerte. Die
Messdaten wurden mit der Phase gefaltet. Die Radialgeschwindigkeiten der Einzelspektren

und deren Standardabweichung sind durch schwarze Punkte gekennzeichnet und das ’best-fit’-

Modell der Sinuskurve ist als rot gestrichelt-gepunktete Linie eingezeichnet. Die Abweichungen

vom Modell sind im unteren Kasten als Residuen aufgetragen. Der Rossiter-MacLaughlin-

Effekt lasst sich bei genauer Betrachtung bei Phase 0,5 respektive 1,5 erahnen (Briinner et al.,
2011).
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Tabelle 5.4: Die Parameter des SDSS J082053.53+000843.4 wurden durch LTE-Modelle
mit SPAS, die Radialgeschwindigkeitsdaten durch einen Sinusfit mit ISIS bestimmt. Fiir die
Atmosphérenparameter wurden nur die Spektren der Vollbedeckung coaddiert. Die Ergebnisse
werden mit den Ergebnissen von Geier et al. (2011b) verglichen.

SDSS J082053.53+000843.4

«(J2000) 08"20m53, 53°

5(J2000) +00°08'43, 46"

g(mag) 14,91

Parameter Messungen (Vollbedeckung) | Geier et al. (2011b)
Teg 25918 £ 89K 26700 + 1000 K
logg 5,42 £0,016 5,48 +£0,10
logy —2,08 £0,017 —2,0 £0,07
Vot SiN 7 67 £ 2kms! -

K 46,8 +2kms~! 47,4 £1,9kms™!
v 24,5 £1,5kms™! 9,5 £1,3kms™!
P 0.0974 £+ 0,002d 0.096 £0,001d
f(M) [Mg] 0,0010 =+ 0,0001 0,0011 + 0,0001
Mining , My4p=0.47M¢ 0.067Mg =~ 70M; 0.068 My ~ 71 Mj
Mmin7MsdB:0-25M® 0.045 M@ ~ 47 MJ 0.045 M@ ~ 47 MJ
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Abbildung 5.13: Die Abbildung zeigt einen direkten Vergleich von den coaddierten Spek-

tren des CPD-64°481 (oben) und des J082053 (unten). Zur Veranschaulichung wurden als

Beispiel eine Balmerlinie H,, zwei Heliumlinien und drei Metalllinien markiert, die in beiden

Spektren nachweisbar sind (Briinner et al., 2011).
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5.3 Trailing des Braunen Zwerg-Begleiters von J082053

Die Natur des Begleiters wurde in Abschnitt 5.2 aus der Analyse der Radialge-
schwindigkeit und der Lichtkurve abgeleitet. Da das System einlinig ist, musste
eine plausible Annahme iiber die sdB-Masse gemacht werden. Um die Massen
beider Komponenten bestimmen zu kénnen, miisste auch die Radialgeschwindig-
keitskurve des Sekundérsterns gemessen werden. Aufler dem reflektierten Licht
gibt es bisher keine Information zum Spektrum des Begleiters. Nun liegen hoch-
aufgeloste Spektren vor und die Suche nach Emissionslinien lohnt sich.

WEeil die Atmosphére des Begleiters stark aufgeheizt wird, konnen bei einem aus-
reichenden Signal-zu-Rausch-Verhéltnis Emissionslinien des Begleiters im Spek-
trum des Lichts gemessen werden. Diese unterscheiden sich deutlich von den
Linien des Sterns und koénnen Informationen {iber die Zusammensetzung der
Atmosphére liefern. Da aber in den meisten Féllen Subdwarfs sehr hell im Ver-
gleich zu dem emittierten Licht der Begleiter sind, ist dieses Unterfangen &ufserst
schwierig.

Mit einem sehr engen Orbit um den sdB J082053 und einem starken Refle-
xionseffekt wurden die Spektren auf Beitrdge untersucht, die von dem Brau-
nen Zwerg-Begleiter stammen. Zunéchst wurden die radialgeschwindigkeitskor-
rigierten Einzelspektren durch das coaddierte Spektrum geteilt und visuell nach
Emissionslinien gesucht. Falls der Begleiter Emissionslinien aufweist, die sich
vom Spektrum des Sterns abheben, miissten diese im Spektrum zu sehen sein.
Um die radialgeschwindigkeitskorrigierten Absorptionslinien des sdBs heraus-
zufiltern, wurden die Einzelspektren durch das cooadierte Spektrum dividiert.
Somit ist im Fluss des sdBs nur noch das statistische Rauschen zu sehen. Die
Emissionslinien des Begleiters hingegen werden dadurch aber nicht eliminiert
und wiirden sich so signifikant hervorheben. Hierbei ist auf Peaks zu achten,
die sich periodisch in den resultierenden Spektren in ihrer Zentralwellenléinge
verschieben. Diese Methode hat den Nachteil, dass sie sehr subjektiv bei der
Identifikation solcher Linien ist. Durch die visuelle Inspektion aller Einzelspek-
tren konnten aber keine Beitrdge des Begleiters ausgemacht werden.

In Zusammenarbeit mit Thomas Kupfer (Department of Astrophysics - Rad-
boud Universitdt Nijmegen, Niederlande) wurde ein anderer, objektiverer An-
satz gewahlt, um nach Spektrallinienbeitrigen des Begleiters zu suchen. Durch
die Analyse der Spektren mit einem ISIS-Skript, das er entwickelt hat, ist es
moglich, Beitrdge von Begleitern grafisch sichtbar zu machen, ohne sich visuell
die einzelnen Spektren nacheinander anzusehen und nach Verdnderungen ma-
nuell zu suchen. Zunéchst wird nach direkten Beitrdgen in den Spektren ohne

Division gesucht. Das sogenannte "Trailing’ basiert auf der Kenntnis der Periode
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des Systems. Man definiert die Periode und einen Startzeitpunkt, der gleichzei-
tig Phase 0 ist. Mit dem Beobachtungszeitpunkt im Header der FITS-Datei wird
berechnet, in welcher Phase das jeweilige Spektrum aufgenommen wurde. Da-
nach werden Zentralwellenlingen festgesetzt, die in diesem Fall durch die H,,
und Hg gegeben sind. Nun werden alle Berechnungen um die Zentralwellenldn-
gen herum im Geschwindigkeitsraum anstatt im Wellenldngenraum gemacht.
Dies ist notig, um Linien kombinieren zu koénnen. Ist dies geschehen, wird ein
Geschwindigkeitsintervall festgelegt und der Fluss fiir H, und Hg kombiniert.
Hat man die richtige Periode des Systems festgelegt, so wird das Spektrum in
die richtige Phase gelegt und man kann eine S-férmige Welle im Bild erkennen.
Das Trailing aus den Einzelspektren 1 bis 38 direkt ist in Abbildung 5.14 zu se-
hen. Hierzu wurden die normalisierten Einzelspektren, die nicht radialgeschwin-
digkeitskorrigiert wurden, untersucht. Zu sehen ist eine S-Welle, die die Richtig-
keit der Periode bestétigt. Leider ist hier ebenfalls kein Anzeichen fiir Beitrage,
die nicht vom sdB stammen, zu finden. Dies verwundert aber andererseits auch
nicht, da der sdB sehr viel heller ist und etwaige Linien des Begleiters tiber-
strahlt. Um aber die Spektren noch genauer zu untersuchen, wurden die ra-
dialgeschwindigkeitskorrigierten Einzelspektren durch das coaddierte Spektrum
geteilt. Dies sollte Spektralbeitrige des Begleiters deutlicher sichtbar machen,
da nur noch das Kontinuum mit, im besten Fall, Beitrdgen des Begleiters zu
sehen wire. Dennoch sind auch hier keine signifikanten Beitréage eines Begleiters
zu finden, wie in Abbildung 5.15 und 5.16 zu sehen ist. Die leichte Streuung um
Okms™! sind keine Beitriige des Begleiters, sondern Artefakte, die durch die
Division des coaddierten Spektrums auftreten, da die Radialgeschwindigkeits-
korrektur der Einzelspektren nicht exakt ist. Der Begleiter hétte eine deutlich
grofsere Geschwindigkeitsamplitude.

Spektrallinien des aufgeheizten Begleiters wiirden sich wahrscheinlich eher im
infraroten Teil des Spektrums zeigen. So wiirden Spektren im infraroten Spek-
tralbereich mit dieser Methode einen direkten Nachweis des Braunen Zwergs,
der den sdB J082053 umkreist, liefern konnen. Prinzipiell verspricht diese Me-
thode aber den direkten Nachweis eines Begleiters in einem Bindrsystem. Somit
wére es in Zukunft auch sinnvoll, Systeme, in denen der Begleiter nicht zu hell

iiberstrahlt wird, mit dieser Methode zu untersuchen.
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Abbildung 5.14: Die  Abbildung  zeigt das  ’'Trailing’ der  nicht-
radialgeschwindigkeitskorrigierten Einzelspektren. Die komplette Periode wird in 10
Bins aufgeteilt und ein Startzeitpunkt gewihlt, der gleichzeitig Bin Nummer 1 ist. Dann
wird ausgehend von diesem und den Beobachtungszeitpunkten jedes Spektrums berechnet
welches Spektrum zu welchem Bin gehort. Indem man eine Zentralwellenldnge angibt
(in diesem Fall die H, Linie) kann man um diese herum vom Wellenldngenraum in den
Geschwindigkeitsraum wechseln. Ebenso wird dies fiir die Hg-Linie gemacht mit dem gleichen
Geschwindigkeitsbereich, wie bei H,. Diese zwei werden, um das Signal zu verstarken,
kombiniert. Die Phasenbins werden nun nacheinander geplottet Zu. sehen ist die klare
S-Welle, die sich mit der Phase im Geschwindigkeitsraum um 0 bewegt. Es konnen keine
Variationen ausgemacht werden, die von Spektrallinien des Begleiters stammen (priv. Mtl. T.
Kupfer).
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Abbildung 5.15: Die Abbildung zeigt das 'Trailing’ der radialgeschwindigkeitskorrigierten
Einzelspektren, die durch das coaddierte Spektrum geteilt wurden. Auch hier lassen sich keine
signifikanten periodischen Variationen von Beitragen des Begleiters ausmachen (priv. Mtl. T.
Kupfer).
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Abbildung 5.16: Um den interessanten Bereich deutlicher zu untersuchen, wurde ein
Ausschnitt von Abbildung 5.15 vergrofert. Man kann keine Beitrdge des Begleiters, die zu
einer S-férmigen Kurve fiihren, finden (priv. Mtl. T. Kupfer).
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5.4 SDSS J012022.944-395059.4

Der sdB-Stern SDSS J012022.94+-395059.4 (J012022) wurde im November 2011
mit dem TWIN Spektrographen des 3,5 Meter-Teleskops am Calar Alto in Spa-
nien spektroskopiert. Da zu diesem Zeitpunkt die Helium-Argon-Vergleichslampe
defekt war, musste eine Thorium-Argon-Vergleichslampe verwendet werden. Dies
war suboptimal, da die Vergleichslampe eher fiir hochauflésende Spektren we-
gen der hohen Vergleichsliniendichte verwendet wird und die aufgenommenen
Spektren eine viel geringere Auflosung von R ~ 4000 besitzen als die hochauf-
l6senden Spektren von UVES oder FEROS. Analysiert wurden 16 Spektren mit
je einer Belichtungszeit von 600 Sekunden, wobei die Qualitdt aufgrund von
Beobachtungsbedingungen stark schwankt. In Abbildung 5.17 ist das Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis des fiir die Analyse verwendeten blauen Wellenldngenbereichs
der Spektren zu sehen.

Die Spektren wurden mit MIDAS reduziert und mit SPAS sowohl normalisiert,
als auch radialgeschwindigkeitskorrigiert. Bei der Radialgeschwindigkeitskorrek-
tur wurden im besten Fall die Balmerlinien Hg, H,, Hs, Hg,Hg und H;o verwen-
det. Die Messwerte der Einzelspektren sind in Tabelle 5.5 aufgelistet.

Unter Berticksichtigung des Signal-zu-Rausch-Verhéltnisses wurden die 16 Ein-
zelspektren mit ISIS coaddiert. An das so resultierende Spektrum wurden an-
schliefend synthetische Spektren durch LTE-Modelle mit SPAS angelegt. Die
Fehler aus diesem Fit sind mit einem Bootstrapping-Algorithmus aus den Mess-
daten ermittelt worden. Es wurde jeweils ein Fit mit Beriicksichtigung der Ro-
tationsverbreiterung (Abbildung 5.18) und einer ohne zu fittende Rotations-
geschwindigkeit (Abbildung 5.19) gemacht. Die so ermittelten Parameter des
sdB-Sterns sind in Tabelle 5.6 aufgefiihrt. Die Einbeziehung der Rotationsge-
schwindigkeit ist fiir die Modellanpassung, wie man aus den Fitergebnissen ab-

lesen kann, wichtig.
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Abbildung 5.17: Die Abbildung zeigt das Signal-zu-Rausch-Verhiltnis der 16 Einzelspek-
tren von SDSS J012022.94+395059.4. Man sieht die qualitative Schwankung innerhalb eines

Spektrums und zwischen den Spektren.

Tabelle 5.5: Radialgeschwindigkeitsmessungen des sdBs J012022. Hierbei ist JD das Julia-
nische Datum, v;,q die gemessene Radialgeschwindigkeit, vnhelio die heliozentrisch korrigierte
Radialgeschwindigkeit, o die Standardabweichung, o, der statistisch gewichtete Fehler und n
die Anzahl vermessener Spektrallinien.

Spektrum Nummer |

JD

| vrad [kms™] [ vhetio [kms™'] | o [kms™'] | oy, [kms™] |

00 O UL = W N -

== = e = O
DU WD~ O

2455881,46524505
2455881,39634731
2455881,40413992
2455881,41189665
2455881,42241896
2455881,4322658
2455881,44023321
2455881,44811149
2455881,45731758
2455881,46524505
2455881,56120133
2455881,57126001
2455882,52399971
2455882,54338603
2455882,55417112
2455882,56888465

79,39
-89,14
54,97
49,52
-89,03
45,91
41,68
43,61
-15,53
4,10

-15,97
37,14
21,28
20,42

10,23
9,21

87,79
97,55
63,39
57,94
97,46
-54,35
-50,13
-52,06
-23,99
12,57
-24,66
45,84
12,57
11,71
1,51
17,94

24,77
23,30
27,36
18,16
15,69
15,68
12,92
17,46
7,42

46,86
10,10
31,91
17,47
21,41
24,65
22,60

10,11
9,51
11,17
8,12
7,018
7,013
5,78
7,81
3,31
27,05
4,12
15,95
7,81
8,74
12,32
10,11

U O UL O W OOt Ut Ut ot oy O O3
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Tabelle 5.6: Die Parameter des sdB-Sterns J012022 wurden durch LTE-Modelle mit SPAS
berechnet. Hier wurden die Modelle an das coaddierte Spektrum einmal mit und einmal ohne
Beriicksichtigung von Rotationsverbeiterung an die Daten angelegt. Der Fehler wurde einer
Bootstrappingroutine entnommen.

SDSS J012022
Oé(J2000) 01h20m20, 945
(5(J2000) +39050/59, 45"
g(mag) 15,16
Parameter Messungen (mit vo) | Messungen (ohne vyt)
Teg 28819 +£ 136 K 28890 £+ 136 K
logg 5,45 £ 0,027 9,052 £0,026
logy —3,29 +0,223 —3,59 + 0,214
Urot SIN @ 139 £ 16kms™! -

Star: [SpoAlesradinarmIoT 20727 395059 caadd S5 37k

Viaa =0 Ved |0

Ten=28819 +/- 136 Tt 25198

log(g) =545 +/-0.027 loglg)[5.42

Iog(y) =-3.29 +-0.223 logiy)[ 208

Vit = 139 +/- 16 v [50

zeta =0 zeta [0 T 25000 27500 30000

loglg) 5525555756
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Abbildung 5.18: In der Abbildung ist der Fit des coaddierten Spektrums des J012022
zu sehen. Die roten Linien stellen den ’best-fit’ des LTE-Modellspektrums dar. Die schwarzen
Linien sind die Messdaten. Im linken oberen Fenster sind die gefundenen Parameter und deren
Fehler zu sehen. In der Mitte oben sind die Startwerte abgebildet, die von der Fitroutine
verwendet wurden. Die Parameter, die durch die Modellspektren angepasst werden sollen und
fiir die der Bootstrapping-Algorithmus aktiviert ist, sind durch die Haken rechts neben den
Startwerten bestatigt.
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Abbildung 5.19: Die Abbildung zeigt den Fit des coaddierten Spektrums des J012022

ohne Modellanpassung der Rotationsverbreiterung.

5.5 SDSS J192059.77+4372220.0

Vom sdB-Stern SDSS J192059.77+372220.0 (J192059) wurden im November

2011 am 3,5 Meter-Teleskop am Calar Alto in Spanien mit dem TWIN- Spek-
trographen 4 Spektren wahrend der Beobachtung erstellt. Spektrum 2 bis 4
wurden 600 Sekunden lang belichtet und Spektrum eins 900 Sekunden lang. Da
wetter- und beobachtungsbedingt die Qualitdt der Spektren starken Schwan-
kungen unterworfen war, iiberschritt das Signal-zu-Rauschverhéltnis des besten
Spektrums ca. 30 nicht. Die Spektren wurden mit MIDAS reduziert und mit
SPAS sowohl normalisiert als auch radialgeschwindigkeitskorrigiert und coad-
diert. Zur Messung der Radialgeschwindigkeit wurden bei Spektrum 1, dem mit
dem hochsten Signal-zu-Rausch-Verhéltnis und einer um 5 Minuten ldngerer Be-
lichtungszeit, die Balmerlinien Hg, H,, Hs, Hg, Hg, Hig sowie die 3 Heliumlinien
bei 4026,1914 A,4471,4802 A und 4921,93 A vermessen (Abbildung 5.20). Da
wetter- und beobachtungsbedingt nur 4 Spektren mit durchwachsener Qualitét
gemessen wurden und die Radialgeschwindigkeitsmessung schwierig war, sind
starke Abweichungen vom Mittelwert nicht iiberraschend (siche Tabelle 5.7). In
Tabelle 5.8 sind die Atmosphérenparameter aufgelistet, die mittels SPAS aus
dem coaddierten Spektrum gewonnen wurden. Auch hier zeigt sich der Unter-
schied in den Anpassungsmodellen beziiglich der Einbeziehung der Rotations-

verbreiterung (siehe Abbildung 5.21 und 5.22). Hier muss man fiir die Ergebnisse
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Abbildung 5.20: die Abbildung zeigt die Radialgeschwindigkeitsmessung mit SPAS des
Einzelspektrums Nummer 1 von J192059. Die rote Linie stellt einen Fit dar, der an die Mess-
daten, die mit schwarzen Linien gekennzeichnet sind, angelegt wird, um die Radialgeschwin-

digkeit zu messen.

Tabelle 5.7: Radialgeschwindigkeitsmessungen des sdBs J192059. Hierbei ist JD das Julia-
nische Datum, v;.q die gemessene Radialgeschwindigkeit, vnhelio die heliozentrisch korrigierte
Radialgeschwindigkeit, o die Standardabweichung, o, der statistisch gewichtete Fehler und n
die Anzahl vermessener Spektrallinien.

| Spektrum Nummer JD | Urad [kms™!] [ vpetio [kms™!] [ o [kms™!] | oy, [kms™1]
1 2455881,33435395 88,52 74,017 35,00 11,66
2 2455882,3646873 63,65 49,17 21,23 12,25
3 2455882,38035935 124,00 109,50 37,09 15,14
4 2455882,39156698 135,15 120,65 51,29 36,27

der hohen Rotationsgeschwindigkeit wissen, dass die Spaltéffnung von 1,2 Bo-

gensekunden Fehler von etwa 50 kms~! verursachen kann.
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Tabelle 5.8: Die Parameter des sdB-Sterns J192059 wurden durch LTE-Modelle mit SPAS
berechnet. Hier wurden die Modelle an das coaddierte Spektrum einmal mit und einmal ohne
Beriicksichtigung von Rotationsverbeiterung an die Daten angelegt. Der Fehler wurde einer
"Bootstrapping’-Routine entnommen.

SDSS J192059

«(J2000) 19720™59, 77°

5(J2000) +37°22/20, 01"

g(mag) 15,58

Parameter Messungen (mit v,t) | Messungen (ohne v )
Teg 27647 £ 515K 28651 £438K
logg 5,24 + 0,080 5,33 £0,079

log y 1,76 + 0,166 ~1,95 40,204
Urot SIN @ 135 + 29kms~! -
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Abbildung 5.21: Die Abbildung zeigt den Fit des coaddierten Spektrums des J192059

ohne Modellanpassung der Rotationsverbreiterung.
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Abbildung 5.22: Die Abbildung zeigt den Fit des coaddierten Spektrums des J192059

mit Modellanpassung der Rotationsverbreiterung.

5.6 Diskussion der Messergebisse

Die untersuchten Systeme SDSS J082053.53 +000843.4, CPD-64°481,
SDSS J012022.94 +-395059.4 und SDSS J192059.77 +-372220.0 sind sdB-Sterne
mit variabler Radialgeschwindigkeit. Durch hochauflésende Spektroskopie und
Lichtkurvenanalyse konnten die Orbitalperioden und Massen der Begleiter des
J082053 und des CPD-64°481 mit hoher Genauigkeit bestimmt werden. Die
hochaufgelosten Spektren, die mit FEROS und UVES aufgenommen wurden,
erlauben die Bestimmung der Radialgeschwindigkeit mit hohen Genauigkeiten
von ca. 100ms~'. TWIN-Spektren haben eine viel niedrigere Auflésung und

L als

als Genauigkeit konnen Werte der Gréfenordnung von 10 bis 20 kms™
realistisch betrachtet werden. Sowohl fiir J012022 als auch fiir J192059 war
die Bestimmung einer Orbitalperiode nicht moglich. Die vorliegenden Radialge-
schwindigkeitsdaten dieser sdB-Sterne sind leider ungeniigend und sie liefsen kei-
ne eindeutige Bestimmung der Perioden und Systemgeschwindigkeiten zu. Das
niedrige Signal-zu-Rausch-Verhéltnis und die geringere Auflésung der TWIN-
Spektren sorgen somit fiir grofse Unsicherheiten in den Modellanpassungen der
atmosphérischen Parameter.

Nagel (2012) vermutete, dass die Bestimmung der Inklination aus der Lichtkurve
sehr viel ungenauer sein kénnte als erwartet. So wird der Begleiter bei kleinem
Inklinationswinkel schwerer und grofser, was die kleiner werdende projizierte Re-

flexionsfliche der Hemisphére des Begleiters eventuell kompensiert. Es konnte
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also die Bestimmung der Inklination des Begleiters schwieriger sein als bisher
angenommen. Dieser Punkt muss in Zukunft zur Klarung der Fragestellung, wie
genau sich die Inklination aus der Lichtkurve des sdBs CPD-64°481 bestimmen
lasst, naher untersucht werden.

Ebenso ergeben sich Unsicherheiten aus der Festlegung des Kontinuums. Die
sehr breiten Balmerlinien machen es schwierig, die Linienfliigel, die fiir die
Messung der atmosphérischen Parameter entscheidend sind, vom Kontinuum
prézise zu trennen. Auch entstehen Fehler, wenn das ’Seeing’ kleiner als die
Spaltbreite wird. Als ’Seeing’ bezeichnet man die atmosphérischen Stérungen,
die durch Luftturbulenzen im Teleskoptubus, der direkten Umgebung und auch
des Standorts des Teleskops auftreten und ein Mafl der Bildunschérfe darstellt.
An ausgezeichneten Pliatzen wie der Atacama-Wiiste in Chile kann das "Seeing’
auf Werte unterhalb einer Bogensekunde abfallen. Dies kann zu Schwankun-
gen innerhalb einer Messreihe fithren. Das 'Seeing’ wihrend der Messreihen der
TWIN-Spektren war immer hoher als die Spaltbreite und somit kann dies als
Fehlerquelle ausgeschlossen werden.

Da fiir die TWIN-Spektren wegen eines Defekts der Helium-Argon-Vergleichslampe
eine Thorium-Argon-Vergleichslampe verwendet werden musste, sind Kalibra-
tionsfehler nicht auszuschliefen. Die Anpassungen der Modellspektren an die
TWIN-Daten lassen J012022 und J192059 als radialgeschwindigkeitsvariable
sdB-Sterne mit vermutlich hohen Rotationsgeschwindigkeiten fiir Folgebeobach-
tungen mit hochauflésenden Spektrographen als interessante Objekte erschei-

nen.
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Kapitel 6

Resumee und Ausblick

Ob der sdB-Stern SDSS J082053.53+000843.4 einen bis dato nicht nachgewie-
senen dritten Begleiter besitzt oder nicht, miissen Folgebeobachtungen zeigen.
Nur wenn mehr Daten der Systemgeschwindigkeit unterschiedlicher Epochen
vorliegen, ldsst sich eine Aussage iiber eine Periodizitdt der Systemgeschwin-
digkeit machen. Die weitere Suche nach Spektrallinien des Begleiters verspricht
erfolgreich zu sein, da der Begleiter von J082053 einen starken Reflexionseffekt
aufweist. Die Beobachtung im infraroten Bereich des Spektrums sollte abschlie-
fend Aufschluss tiber diese Frage bringen, da hier starke Emissionslinien des
Begleiters zu erwarten sind. Diese wiirden das "Trailing’ des Begleiters ermog-
lichen und so direkt seine Radialgeschwindigkeit bestimmbar machen. Obgleich
das System CPD-64° einen weiteren Orbit als J082053 besitzt, hat man den Re-
flexionseffekt nachgewiesen und eine Beobachtung im Infrarot konnte sich hier
ebenfalls lohnen, um Fragen der Natur des Begleiters hinreichend zu kléren.
Die akkurate Bestimmung der atmosphérischen Parameter erfordert hochaufge-
16ste Spektren, die ein hohes Signal-zu-Rausch-Verhéltnis aufweisen. Die Rota-
tionsgeschwindigkeiten des J082053s und des J012022s sowie deren Effektivtem-
peraturen, Schwerebeschleunigungen und Heliumhé&ufigkeiten sollten deswegen
mit hochaufgelosten Spektren, wie sie FEROS oder UVES bietet, nédher unter-
sucht werden, um die atmosphérischen Parameter genauer bestimmen zu kon-
nen. Aber auch eine Vielzahl weiterer Beobachtungen mit nicht-hochaufgelsten
Spektren verspricht hinreichende Statistik um eine Radialgeschwindigkeitskur-
ve an die Messdaten zu fitten. Lichtkurven dieser sdB-Sterne wiirden die Frage
nach eventuellen Bedeckungen bzw. Inklinationen klaren und sollten ebenso auf-
genommen werden, um genauere Informationen zu erhalten.

Daher sind weitere Beobachtungen der untersuchten Systeme sinnvoll, um die

verbleibenden Fragen abschliefsend zu klédren.
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Kapitel 7

Anhang

7.1 Linienliste des sdB-Sterns CPD-64°481

Hier sind die identifizierten Spektrallinien des CPD-64°481 tabellarisch aufge-
listet. In Klammern hinter dem Elementnamen ist jeweils die entsprechende
Multipletnummer und die Datenbank angegeben, aus der die Linie identifi-
ziert wurde. M steht dabei fiir das Tabellenwerk Moore (1971), N steht fiir
die Datenbank des 'National Institute of Standards and Technology’ (NIST;
http://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm) und K steht fiir die Datenbank von
Robert L. Kurucz (http://kurucz.harvard.edu/). Die Linien wurden mit SPAS
vermessen und in der rechten Spalte der Literaturwert der entsprechenden Li-
nien, die im Spektrum gefunden wurden, angegeben. Bei Uberschneidungen der
Datenbanken wurden die jeweils genauer bestimmten Literaturwerte angegeben
(meist NIST).

Element /Ionisationsgrad Wellenlange A in A
(Multiplettnummer /Tabelle)

H, 6562,817
Hg 4861,332
H, 4340,468
H; 4101,737
H. 3970,074
Hg 3889,051
Hy 3835,386
Hio 3797,9
Hyy 3770,632
Hyo 3750,154
He I (4/M) 5015,675
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He I (10/M)

He I (11/M)

He I (12/M)
He I (14/M)
He I (18/M)
He I (45/M)
He I (46/M)
He I (48/M)
C 11 (2/M/N)
C II (4/M/N)

C II (6/M/N)

C II (16/M/N)

C 11 (39/M/K)

C 11 (45/M/K)

C III (1/M/K)

7065,188
7065,719
5875,618
5875,65
5875,989
4713,143
4713,373
4471 477
4471,688
4026,189
4026,362
7281,349
6678,149
4921,929
6578,05
6582,88
3918,98
3920,69
4267
4267,26
5145,16
5133,28
5143,49
5137,257
5139,174
4411,152
4411 51
4368,271
4368,315
4369,871
4372,331
4372,375
4372,501
4372,515
4374,281
4647 42
4650,25
4651,47




7 Anhang

105

N 1II (1/M/N)
N II (2/M/N)
N 1I (3/M/N/K)

N II (4/M/N)

N II (5/M/N)

N II (6/M/N)

N II (8/M/N)

N II (9/M/N/K)
N II (11/M/N)
N II (12/M/N)

N II (17/M/N)
N II (19/M/N)

N 1I (20/M/N)

N 1I (21/M/N)

4895,11
6379,62
5666,629
5679,558
5676,017
5045,099
5010,62
5002,7
4630,54
4601,48
4607,16
4643,08
4621,39
4613,87
3955,85
6482,05
5747.3
5767,446
4654,531
4667,208
4674,908
3995
3919
5005,15
5001,134
5001,48
5025,66
5016,39
5040,711
4803,29
4788,13
4779,722
4781,19
4810,299
4793,648
4774244
4507,56
4477682
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N II (28/M/N)

N 11 (29/M/N)

N 1I (30/M/N)

N II
N II
N II
N II

31/M/N)
33/M/N)
37/M/K)
39/M/N/K)

~—~ T~/

N 1I (42/M/N)
N II (43/M/K)
N 1I (48/M/N)

N II (55/M/N/K)

4459,937
4488,095
4465,529
5941,65
5931,78
5927.81
5952,39
5940,24
5960,91
5495,67
5462,581
5480,05
5454,215
5478,086
5452,07
3838,37
3847,404
3856,062
3855,096
3829,795
3842,187
6610,56
422774
4087,306
4041,31
4043,53
4035,08
4056,907
4044,779
4176,16
4171,595
4241,78
4237,05
4241,78
4432,74
4442015
4433,475
4432,74
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N II
N II
N II
N II
N II
N II
N II
N II

56/M/K
57/M/K
58/M/N
59/M/N
60/M/N
61/M/K
62/M/K
64/M/N

e I I I N e N N

N II (65/M/N)

N IT (N)
O I (1/M/N)

O II (5/M/N)

O II (10/M/N)

4431,814
44279
4427233
6242,41
4552,522
4530,41
6167,76
4694,642
4678,135
5012,036
5005,15
4997,224
5023,053
5011,314
499436
4991,243
4145,774
4133,673
4124,081
5535,346
4649,1348
4641,8104
4638,855
4676,235
4661,6332
4650,8394
4696,347
4673,7322
4414,905
4416,975
4452375
4075,862
4072,157
4069,886
4069,623
4092,9289
4085,1125
4078,842
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O II (15/M/N)
O II (16/M/N)

O 11 (17/M/N)

O II (20/M/N)

O II (21/M/N)

O 11 (25/M/N)

O I (28/M/N)

O 11 (32/M/N)

O II (33/M/N)

O 11 (35/M/N)
O 11 (36/M/N)

O 11 (40/M/N)

4106,019
4094,14
4590,972
4596,175
4351,262
434742
3911,957
3919,285
3911,957
4119,215
4104,743
4097,258
4120,28
4104,993
4103,001
4120,544
4110,7858
4084,652
4096,525
4112,022
4705,352
4699,22
4741,707
4924531
4906,833
4890,858
5206,65
5159,942
5175,896
5190,496
4942,999
4941,069
4955,705
4448186
4443516
4189,789
4185,449
4699,22




7 Anhang

109

O 11 (54/M/N)

Mg II (4/M/N)
Mg II (10/M/N)
ALTII (2/M/N)

ALTII (3/M/N)

Si 111 (2/M/N)

Si IIT (4/M/N)
Si III (9/M/N)

Si IV (1/M/N)

S III (4/M/N)

Fe 111 (4/M)

Fe 111 (5/M)

4703,163
4698,446
4303,825
4294,781
4281,318
4282.964
4288,82
4276,748
4481,13
4481,327
4390,564
4384,643
5696,603
5722,728
4529,194
4512,564
4528,942
4552,62
4567,82
4574,76
5739,73
4828,97
4819,72
4813,33
4088,85
4116,1
4253473
4284885
4332,644
4361,476
4419,59
4382,31
4365,56
4371,1
4352,7
4430,95
4395,78
5156
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Fe I11 (45/M)

Fe 111 (53/M)
Fe 111 (68/M)

Fe I11 (104,/M)

Fe 111 (113/M)

Fe I11 (114/M)

Fe 111 (115/M)
Fe 111 (117/M)

Fe I11 (118/M)

Fe I11 (119/M)

5127,32
5193,89
4005,04
4022,36
4039,12
4025,07
5573,3
5485.,6
6460,8
423721
4238,78
421151
5243.3
5282,1
5306,6
5235,3
5276,2
5302,5
5229,57
5272
5299.9
5833,65
5891,5
5929.5
5953,65
5920
6032,3
5999,3
4164,79
4137,93
4120,97
4166,36
4139,37
4122,06
4168,41
4140,51
4122,98
4081,19
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Fe I11 (120/M)

Fe I11 (121 /M)

Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111
Fe III
Fe 111

122/M)

nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)
nicht klass./M)

o~~~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~ o~

4053,28
4035,54
3954,38
3968,78
4310,37
4304,81
4296,86
4286,13
427342
4372,42
4174,27
4189,1

4154,98
4200,06
4200,38
4210,87
422239
4235,54
424385
4255.2

4596,09
5149,33
4008,81
5260,25
5284,85
5353,78
5363,8

5375,68
6185,1
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7.2 Spektrum des sdB-Sterns CPD-64°481

Im Folgenden ist das vollstiandige Spektrum des CPD-64°481 abgebildet. Die
Spektrallinien, die identifiziert werden konnten, sind in der Tabelle in Anhang

7.1 aufgelistet.
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