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Titelbild: Infrarotaufnahme einer Bugschockwelle, verursacht durch den Runaway-
Stern Zeta Ophiuchi. Sein starker Sternwind komprimiert und erhitzt die umgebende
interstellare Materie, wihrend er sich durch diese Staubwolke bewegt.

Quelle: NASA /JPL-Caltech/UCLA
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Kapitel 1

Einleitung

Spétestens seit dem Start des Hubble-Weltraumteleskops im Jahr 1990 finden sich
viele detaillierte Bilder zu den verschiedensten Formen von Galaxien. Bei unserer
eigenen Milchstrafle stoflen wir jedoch auf ein Problem, da wir uns mitten in ihrer
Scheibe befinden. Da unsere Galaxis durch interstellaren Gas und Staub optisch sehr
dicht ist, konnen wir nur einen begrenzten Teil von ihr beobachten.

Ein moglicher Ausweg ist hier die Radioastronomie, da in diesem Wellenldngenbereich
die interstellare Materie durchsichtig ist. Dies hilft uns z.B. um die Vorkommen
von Wasserstoff aufzuspiiren, was insbesondere fiir die Sternbildung interessant ist.
Neutraler Wasserstoff emittiert mit einer geringen Wahrscheinlichkeit ein Photon
der Wellenldnge 21 cm. Es existiert ein kleiner bindungsenergetischer Unterschied
im Wasserstoff, je nachdem ob die Spins des Elektrons und des Protons gleich-
oder gegengerichtet sind, der der Energie des ausgesandten Photons entspricht. Dies
wird auch als Hyperfeinstrukturiibergang bezeichnet. Die raumliche Verteilung die-
ser Strahlung liefert Hinweise, dass unserer Galaxis eine Balkenspiralgalaxie ist. Fiir

eine entsprechende kiinstlerische Vorstellung, wie unsere Galaxis aussehen koénnte,
siehe Abb. 1.1.
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Abbildung 1.1: Draufsicht auf die wahrscheinliche Form unserer Galaxis
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Abbildung 1.2: Aufbauskizze unserer Galaxis

Aus Abbildung 1.2 wird deutlich, dass unsere Galaxis aus drei Komponeten be-
steht: Die Galaktische Scheibe, dem Bulge und dem Halo. Die Galaktische Scheibe
hat einen Radius von 25-30 kpc. Hier halten sich die meisten Sterne auf, mehrere
hundert Milliarden an der Zahl, die wie auch unsere Sonne mit einer Geschwin-
digkeit von etwa 220kms~! um das Zentrum der MilchstraBe kreisen. Im Zentrum
der Galaxis sitzt ein supermassives schwarzes Loch mit einer Masse von etwa vier
Millionen Sonnenmassen. Um dieses schwarze Loch befindet sich ein kugelférmiger
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Bulge, eine Region mit sehr hoher Sterndichte. Die dritte Komponente, der Halo,
legt sich sphérisch um die Scheibe und ist fast ausschliellich von alten Sternen, zum
Teil in Kugelsternhaufen, bevolkert. Ausserdem wird vermutet, dass ein Grofiteil der
dunklen Materie ebenfalls im Halo angesiedelt ist.

Die dunkle Materie ist die grofle Unbekannte im Aufbau unserer Milchstrafle. Sie
wurde in den 70er Jahren des 20. Jahrhunderts postuliert, da die Masse der sichtba-
ren, leuchtenden Materie nicht ausreicht um die (,,flache” Form der) Rotationskurve
der Sterne um das Galaktische Zentrum zu erkldren. Die Frage der Natur und der
Verteilung der Dunklen Materie ist bis heute ungeldst.

Eine Moglichkeit mehr iiber diese Verteilung zu erfahren, ist die Beobachtung von
Objekten, die sich in dem Gravitationspotential der Galaxis bewegen. Hier kommen
die Runaway Sterne ins Spiel, die spéter in dieser Arbeit genauer beleuchtet werden.



Kapitel 2

Grundlagen der Astrophysik

Die folgenden Abschnitte sollen einen Uberblick in die Grundlagen der Astrophy-
sik geben, die fiir das Verstdndnis der folgenden Kapitel hilfreich sind. Fiir die
hier verwendeten Zahlenbeispiele und zum genaueren Studium verweise ich auf die
Lehrbiicher von Carroll & Ostlie (2007), Karttunen et al. (1987) und Weigert, Wend-
ker & Wisotzki (2005).

2.1 Leuchtkraft, Fluss und Magnitudensystem

Auch in absehbarer Zeit werden wir nicht in Raumschiffen zu den Sternen fliegen
kénnen um uns ein Bild der dortigen Vorgénge zu machen, miissen wir uns mit deren
ausgesandtem Licht begniigen. Hierzu einige Grundbegriffe:
Die vom Stern pro Zeit abgegebene Energie wird als Leuchtkraft L bezeichnet. Sie
steht mit dem Fluss F, also der Energie die pro Flache und Zeit im Abstand r
ankommt, iiber das Abstandsgesetz in folgender Beziehung:

B L
- 4qr?

In der Astronomie werden relative Helligkeiten in Magnituden m angegeben. Dies
geht zuriick auf Hipparchos, der die mit blofem Auge sichtbaren Sterne in 6 Hellig-
keiten einstufte. Da das menschliche Auge Helligkeiten logarithmisch wahrnimmt,
wird die Magnitude wie folgt definiert:

F
m = —2.5log (F)
0

Die Magnitude ist also eine Grofle fiir die relative logarithmische Helligkeit. Zur Ka-
librierung dieser Skala wird Wega (« Lyrae) hergenommen und seine Helligkeit als
Magnitude 0 definiert. Helligkeiten sind abhéngig von den Wellenldngenbereichen,
die von den verwendeten Filtern vorgegeben sind. Es gibt photometrische Wel-
lenléngenbénder, das bekannteste ist das UBV-System, bestehend aus einem ul-
traviolettem, blauen und visuellen Filter, welches spéter mit einem roten (R) und
infraroten (I) Band erweitert wurde. Zusétzlich gibt es noch das uvby-System, das
aus schmaéleren Filtern besteht und weniger verbreitet ist. Die Helligkeit, die man
bei Betrachten des kompletten elektromagnetischen Wellenldngenbereiches erhalten

8
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wiirde, wird als bolometrische Magnitude bezeichnet.

Dies sind allerdings nur die scheinbaren, also von der Erde aus beobachteten Hel-
ligkeiten. Deshalb wird die absolute Magnitude M, die die relative Helligkeit im
Abstand von 10 pc angibt, als

M =m—25lg (107“ )
pc

definiert. Der Wert m— M wird als Entfernungsmodul bezeichnet. Man beachte, dass
ein grofler Zahlenwert fiir die Magnitude eine geringeren Leuchtkraft entspricht.
Bei dem von Sternen ausgesandten Licht kann in erster Ndherung von der idealisier-
ten Schwarzkorper-Strahlung (siehe Abb. 2.1) ausgegangen werden, die durch das
Plancksche Strahlungsgesetz

2hc? 1

By = o ehe/(T) _ |

(2.1)

mit der Planckkonstante h, der Boltzmannkonstante & und der Lichtgeschwindigkeit
¢ beschrieben wird. Der Peak dieser Kurve und seine Verschiebung bei hoheren
Temperaturen ist durch das Wiensche Verschiebungsgesetz

Amaxd = const

gegeben.
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Abbildung 2.1: Schwarzkérperstrahlung fiir verschiedene Temperaturen (Quelle:
Fig. 3.8 aus Carroll & Ostlie (2007))
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Das Stefan-Boltzmann-Gesetz definiert die sogenannte Effektivtemperatur T,g eines
Sterns, die einen Schwarzkorper dieser Temperatur annimmt, die den gleichen Fluss
emittiert des Sterns. Mit anderen Worten ist dies ndherungsweise die Temperatur
der Schicht in der Atmosphére des Sterns, von der aus das beobachtete Licht emit-
tiert wird.

F =0T (2.2)

mit o als Stefan-Boltzmann-Konstante. Die spezifische Intensitét ist definiert als die
Energie, die im Zeitraum- dt und dem Wellenléngenintervall dA durch die Fléache dA
stromt im Raumwinkel d€2 beobachtet unter dem Winkel 6 (zur Fldchennormalen
gemessen) stromt (siehe auch Abb.2.2):

ol EydA

I = — =
AT 0N T dNdtdA cos 0d9)

(2.3)

Z
A
I\(T)
7
/
d I~
i dQ = sin 0 d6 d¢
0 GQS
/
/4
/,
> )
dA ¢ & >

X

Abbildung 2.2: Definition der spezifischen Intensitéit (Quelle: Fig. 9.1 aus Carroll &
Ostlie (2007))

Der spezifische Strahlungsfluss ist die Netto-Energie, die pro Wellenldngen- und
Zeitintervall durch eine Fliche in Richtung der Fliachennormalen lauft. Mit anderen
Worten ist der Strahlungsfluss die Intensitét integriert iiber den kompletten Halb-
raum, die ein Detektor von einem Stern messen wiirde, wobei der Faktor cos6 die
entgegengesetzen laufenden Lichtstrahlen aus der Rechnung ausschlieft.

10
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Frd\ = / I d\ cos 0dS2 (2.4)
4m

Durch Integration iiber alle Wellenldngen erhélt man die Gesamtintensitédt bzw. -
Fluss.

Photonen kénnen, obwohl sie keine Ruhemasse haben, einen Impuls p besitzen.
Dies fithrt zum sogenannten Strahlungsdruck. Der Impulsiibertrag eines von der
Fliache dA reflektierten Photons der Wellenlénge d\, kann in Einheiten der Energie
(p = E/c) angegeben werden.

dp AN = (pnachher - pvorher)d)\

Ersetzt man diese mit Gl. 2.3 in Einheiten von I, formt die Gleichung mit fl—It’ =—F
und P = F'/A um und integriert schlieBlich iiber alle moglichen Raumwinkel, erhélt
man fiir den Strahlungsdruck:
4
Pyypd\ = B—W[Ad)\ (2.5)
c

Bei Annahme eines Schwarzkorpers wird mit F)\ = wl, (bei isotroper spezifischer
Intensitdt) und dem Stephan-Boltzmann-Gesetz (Gl. 2.2) der Strahlungsdruck zu:

A7 [ 4o
Py, = — Ld\= —T* 2.6
St 3C 0 A 3C ( )

11
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2.2 Die Sternentwicklung

2.2.1 Die Entstehung

Zu Beginn des Lebens eines jeden Sterns steht seine Geburt. Diese findet im in-
terstellaren Medium (ISM), d.h. in Gas- und Molekiilwolken statt. Diese Wolken
bestehen hauptéchlich aus molekularem Wasserstoff Hy, Helium, wenigen Metallen
und teilweise sogar komplexen Molekiilen. Ein Beispiel fiir ein Sternentstehungsge-
biet in unserer Milchstrafle ist der Pferdekopfnebel, der sich am Himmel nahe dem
Oriongiirtel befindet.

Abbildung 2.3: Der Pferdekopfnebel

Einzelne Fragmente dieser Wolke konnen sich zusammenklumpen und einen soge-
nannten Protostern bilden. Um diesen gravitativen Kollaps zu ermoéglichen, muss
die Schwerebeschleunigung dem thermischen Gasdruck der Teilchen in der Wolke
iiberwiegen. Diese Bedingung wird durch das Jeans-Kriterium beschrieben. Mj ist
hier also die Mindestmasse eines Fragments bei gegebenen Parametern wie Dichte
po, Temperatur 7" und mittlere Teilchenmasse ;1 der Wolke:

3/2 1/2
M, ~ S5kT 3
Gumyg 4 po

Fiir eine solche Wolke wie dem Orionnebel mit den typischen Werten im Zentrum
von T = 10K, ng, = 101°m3, py = 2mpnyg, = 3 x 107" kgm =3 und pu ~ 2 ergibt
sich die Jeansmasse zu Mj ~ 8M. Typische Werte fiir die Zentralregionen solcher
Wolken sind etwa 10 M, was hier Sternentstehung erméglicht. Wenn zusétzlich
noch ein dusserer Druck auf die Umgebung der Zentralregion wirkt, verringert sich
die Mindestmasse (Bonnor-Ebert-Masse) fiir die Sternbildung auf etwa 2 M. Die

12



KAPITEL 2. GRUNDLAGEN DER ASTROPHYSIK

Entstehung von massedrmeren Sternen durch kollabierende Fragmente durch Dich-
teschwankungen der hier vereinfacht angenommenen homogenen Verteilung erklért
wrden, die z.B. von Winden von durch die Wolke ziehenden Sterne verursacht wer-
den. Der so entstandene Protostern besitzt anfangs eine Akkretionsscheibe, aus der
sich spéter Planeten bilden konnen.

2.2.2 Das Hertzsprung-Russel-Diagramm

Die weitere Entwicklung eines Sterns lésst sich sehr gut mit Hilfe des Hertzsprung-
Russel-Diagramm (HRD) beschreiben. Hier wird die absolute Helligkeit eines Sterns
iiber die Spektralklasse (empirisch) bzw. Effektivtemperatur (physikalisch, nach
links ansteigend) aufgetragen.

Zunichst akkretiert der Kern des Protosterns weiter Material und nimmt dabei wei-
ter an Masse zu, was zu einer Erhohung der Kerntemperatur fithrt. Bei Massen {iber
etwa 0.08 M, wird eine Kerntemperatur von 4 x 10° K erreicht und die Wasserstoff-
fusion zu Helium geziindet. Kleinere Objekte, in denen keine Fusionsprozesse statt-
finden, werden als Braune Zwerge bezeichnet. Der Protostern wird zum Stern, sobald
er die Hayashi-Linie passiert (siehe Abb. 2.4). Diese Linie begrenzt den Bereich, in
dem ein hydrostatisches Gleichgewicht und damit ein stabiler Stern exisitieren kann.
Sterne auf der Hayashi-Linie sind vollkonvektiv, wihrend die Konvektionszone zu
héheren Temperaturen immer kleiner wird. Der junge Stern bewegt sich im HRD
in diese Richtung zur Alter-Null-Hauptreihe. Von den heiflesten Sternen mit iiber
50000 K bis zu Braunen Zwergen mit nur wenigen 100 K Effektivtemperatur ist die
Reihenfolge der sogenannten Spektralklassen: O, B, A, F, G, K, M, L, T, Y. Hier
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Abbildung 2.4: Das HRD

verbringen Sterne die meiste Zeit ihres Lebens, verbrennen im Kern Wasserstoff zu
Helium und bewegen sich kaum merklich entlang der Hauptreihe nach rechts oben,
also hin zu leicht geringeren Effektivtemperaturen und hoheren Leuchtkréaften. Un-
sere Sonne braucht dazu in etwa zehn Milliarden Jahre. Die Entwicklung von Sternen

13
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unterschiedlicher Masse lduft bis zum Aufbrauchen des Wasserstoffvorrats dhnlich
ab, allerdings je mehr Masse ein Stern besitzt, desto schneller. So verbringt etwa ein
O-Stern mit 30 M nur knappe fiinf Millionen Jahre auf der Hauptreihe, da er seine
Energie schneller abstrahlt, als ein massedrmerer Stern. Die weitere Entwicklung des
Sterns hingt von seiner Masse ab. Sterne mit Geburtsmassen von bis zu 8 My enden
als weifle Zwerge, schwerere dagegen als Neutronensterne oder Schwarze Locher.

2.2.3 Die Entwicklung massereicher Sterne

Fiir Sterne mit Massen iiber 1.5 M, kann eine Zentraltemperatur von 18 Millionen K
erreicht werden. Bei dieser Temperatur kann eine sehr effektive Fusionsreaktion, der
CNO-Zyklus, ziinden. Dabei sind aufler der erforderlichen Temperatur die Katalysa-
toren Kohlenstoff, Sauerstoff oder Stickstoff erforderlich. Am Anfang steht Kohlen-
stoff, aus dem nach sukzessivem Protoneneinfang und nachfolgendem (3-Zerfall 1°N
entsteht. Dieser wandelt sich schlieflich durch Spaltung durch ein weiteres Wasser-
stoffatom in stabilen Kohlenstoff und Helium um (siche Abb. 2.5).

w@\,
L
e

AN

o Proton Y  Photon
O Neutron V  Neutrino

(O Paositron

Abbildung 2.5: Der CNO- oder Bethe-Weizsécker-Zyklus

Da diese Reaktion viel Energie produziert aufgrund der hohen Temperaturen im
Zentrum des Kerns am effektivsten ist, reicht Strahlung fiir den Abtransport der
freiwerdenden Energie nicht aus. Im Kern geschieht der Energietransport also durch
Konvektion, was ein gleichméfiges Sinken des Wasserstoff-Vorrats zur Folge hat.
In der von Strahlung dominierten Hiille herrscht ein leicht nach Auflen ansteigende
Wasserstoffkonzentration, da der wéhrend der Entwicklung schrumpfende Kern eine
Zone geringerer Konzentration zuriick lasst.

Sobald der Brennstoff im Kern aufgebraucht ist, verliert der Kern seine Stabilitét
und zieht sich zusammen. Die dabei frei werdende Energie fithrt zu einem Anstieg
der Temperatur in der Hiille, wodurch dann die Ziindtemperatur fiir Wasserstoff
erreicht wird. Es findet ab sofort Wasserstoffschalenbrennen statt, dessen Asche

14
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den Kern vergréflert. Sobald die Masse des Kerns die Schonberg-Chandrasekhar-
Masse iiberschreitet, beginnt er mit einer Kontraktion, was zur Expansion der Hiille
und zum Abnehmen der Oberflichentemperatur fiithrt. Der Stern hat nun die Rote-
Riesen-Phase erreicht. Der Radius kann dabei bis um das mehr als das Tausendfache
im Vergleich zu seiner Grofle auf der Hauptreihe anwachsen.

Sind im Kern Temperaturen von etwa 130 Millionen K erreicht, startet der Tripel-
a-Prozess, der Helium zu Kohlenstoff und teilweise weiter zu Sauerstoff fusioniert.

sHe +5He = iBe
8Be +3He — '2C++

Ist das Helium aufgebraucht, startet zuétzlich zum Wasserstoffschalenbrennen das
Heliumschalenbrennen. Weitere Fusionsreaktionen kénnen, abhéngig von der Masse,
folgen. Fiir Sterne mit Massen kleiner als 3 M, kann die erforderliche Temperatur fiir
das Kohlenstoffbrennen nicht erreicht werden. Am Ende der Riesen-Phase schiebt
der Strahlungsdruck die &ufleren Schichten vom Stern weg. Es entstehen sogenannte
Planetarische Nebel. Zuriick bleibt ein durch entartetes Elektronengas stabiliserter
Weiler Zwerg, der sehr kompakt und heif3 ist. Dort finden jedoch keine Fusionspro-
zesse mehr statt und der Weifle Zwerg kiihlt langsam ab. Berechnungen zeigen, dass
die Dauer des Abkiihlens das derzeitige Alter des Universums deutlich iiberschreitet.
Ein solches hypothetisches Objekt, das auch als schwarzer Zwerg bezeichnet wird,
gibt es vermutlich deswegen noch nicht.

Sterne mit Massen zwischen ~3 und ~8 M, konnen evtl. im degenerierten Kern,
dhnlich wie beim ,,He-Flash” (siehe Kap. 2.2.4), Kohlen- bzw. Sauerstofffusion ziinden.
Dabei wird der Stern wahrscheinlich in einer Supernova zerrissen.

Noch schwerere Sterne konnen bis zum Eisen weiter fusionieren. Ihr innerer Auf-
bau gleicht dabei einer Zwiebel mit Schichten der verschiedenen Fusionsprodukte,
getrennt von Schalen mit den jeweiligen Fusionsreaktionen. Von Innen nach Aus-
sen sind das Fe, Si, C/O, He, H/He. Erreicht der Eisenkern die Chandrasekhar-
Masse von etwa 1.44 M), kollabiert dieser und dissoziiert zu Neutronen und Pro-
tonen. Die dusseren Schichten werden aufgeheizt was wiederrum die Fusionsprozes-
se explosionsartig beschleunigt und zu einer Supernovaexplosion fiihrt. Besitzt der
iibrigbleibende Rest eine Masse unterhalb der Oppenheimer-Volkoff-Grenze von etwa
2-3 Mg, konnen die Neutronen und rekombinierten Protonen und Elektronen einen
durch Entartung stabiliserten Neutronenstern bilden. Deren Dichte ist vergleichbar
mit der von Atomkernen. Bei noch hoheren Massen kommt es zu der Entstehung
eines schwarzen Lochs.

2.2.4 Die Entwicklung von sonnenihnlichen Sternen

In massedrmeren Sternen von weniger als dem eineinhalbfachen der Sonnenmasse,
herrschen bei der Energieproduktion im Kern die im Vergleich zum CNO-Zyklus
deutlich weniger temperaturabhéngigen Proton-Proton-Ketten vor. Die bei weitem
wichtigste davon ist die PP I-Kette, bei der Wasserstoff zu Deuterium und mit
einem weiteren Wasserstoffatom dann zu leichtem Helium verschmilzt. Zwei solcher
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leichten Heliumkerne kénnen ein ,,normales” Helium und zwei Protonen bilden:

H+H — H4em +u,
H+H — 3He+~
SHe +5He — jHe+21H

Der Kern ist aufgrund der gleichméfigeren Verteilung der Energieproduktion ra-
diativ, wihrend die relativ kiihle Hiille durch Konvektion die Energie nach aussen
abfiihrt. Im Zentrum wird der Wasserstoff als erstes verbraucht. Von innen nach
auflen erlischt das Wasserstoffbrennen, bis es nur noch in einer Schale um den He-
liumkern stattfindet. Die Masse und Dichte des Kerns wéchst sehr schnell an und
das Elektronengas entartet, noch bevor die Ziindtemperatur fiir das Heliumbrennen
erreicht wird. Das Zentrum wird durch Neutrinoemission gekiihlt und fithrt zu einer
dezentralen Ziindung des Triple-a-Prozesses. Aufgrund des entarteten Elektronen-
gases kann der Stern den plotzlichen Temperaturanstieg nicht durch Ausdehnung
ausgleichen, was zu einem runaway-Prozess fithrt. Die Energieproduktion wird da-
bei immer mehr beschleunigt und entléddt sich schlagartig, sobald eine Temperatur
erreicht ist, die die Entartung wieder authebt. Dieser sogenannte Helium-Flash ge-
schieht Sekunden nach dem das Heliumbrennen gestartet ist. Obwohl bis zu 1019L,
erreicht werden, fiihrt dies nur zu einem kurzfristigen Helligkeitsanstieg, nicht aber
zu einem Zerbersten des Sterns, da die Hiille diesen Ausbruch absorbiert. Die Ex-
pansion des Kerns fiihrt zu einer Verkleinerung des Sternradius, was sogar einen
Abfall der Helligkeit zur Folge hat. Danach stabilisert sich der Stern und verbrennt
weiter Helium.

Nach Versiegen des Heliumvorrats folgt eine instabile Phase des Zweischalenbren-
nens. Hier kann es, wie bereits in vorigem Kapitel erklart, zur Bildung von Planeta-
rischen Nebels kommen wobei der Stern links unten im HRD als weiler Zwerg endet
(siche Abb. 2.4).

2.3 Sternaufbau

Die in Kap. 2.2 diskutierte Sternentwicklungstheorie fufit auf dem physikalisch-
numerischen Modell des Sternaufbaus. Die erste von fiinf Sternaufbaugleichungen
beschreibt die Bedingung des hydrostatischen Gleichgewichts, d.h., dass sich der
Stern in einem stabilen Zustand befindet und sich die gravitative Beschleunigung
nach innen und der Auftrieb durch einen Druckgradienten im Gleichgewicht befin-
den:

dr 72

dP M,
=G = —pg (2.7)

mit M, als Masse innerhalb des Radius r. Die zweite Gleichung beschreibt eine
sphérisch symmetrische Dichteverteilung.

dM,

e 412 p (2.8)
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Im nicht-statischen Fall geht diese Beziehung in die Kontinuitétsgleichung iiber.
Aus dem Energieerhaltungssatz folgt mit € = exwa. + €arav. als Summe von nuklea-
rer und gravitativer Energieerzeugungsrate die Leuchtkraft, die pro Massenelement
abgestrahlt wird:

dL,

o= 4712 pe (2.9)

mit L, als der Gesamtleuchtkraft die innerhalb des Radius r erzeugt wird. Die nu-
kleare Energieproduktion héngt iiber ein Potenzgesetz, welches wiederum von der
Art des Fusionsmechanismus abhéngt, mit der Temperatur zusammen. Herrscht die
Proton-Proton-Kette vor, ist exyk. = €pp X T*, beim CNO-Prozess ecno o< 7199
und beim triple-a-Prozess €3, oc T4, Bei Anderung des Abstandes von Materie zum
Gravitationszentrum &ndert sich dessen potentielle Energie. Nach dem Virialsatz
geht beim adiabatischen Zusammenziehen des Sterns die Hélfte dieser Energie in die
Erhéhung der inneren Energie, wihrend die andere Hélfte wird in Form von Licht
abgestrahlt wird. So lisst sich die gravitative Energieproduktion durch die Anderung
der Entropie ausdriicken: €qray. = —T‘il—f. Bei Expansion des Sterns ist der gravitati-
ve Anteil der Energieproduktion negativ. Die dritte Aufbaugleichung beschreibt den
Energietransport, der durch Konvektion, Strahlung oder Warmeleitung geschehen
kann.

Im radiativen Fall ergibt sich der Temperaturgradient in Diffusionsnédherung zu

ar 3 kp L,

—_— = 2.10
dr dacT3 4nr? ( )

mit % als die mittlere Rosselandsche Opazitéit, die eine Mittelung des Absorpti-
onskoeffizienten im Sterninnern fiir die veschiedenen Wellenléingen bezeichnet. Um
Wirmeleitung, wie sie in entarteten Elektronengasen wie beispielsweise in weiflen
Zwergen vorherrscht, zu beriicksichtigen, lédsst sich die GLeichung durch Modifika-
tion des Absorbtionskoeffizienten erweitern.

Im konvektiven Fall wird Gleichung 2.10 wird zu

dT__<1 1) umy GM,

dr y) ko

(2.11)

Das Schwarzschildkriterium stellt die Bedingung fiir radiativen Energietransport
dar:

dln P y
> 2.12
dinT ~ ~—1 ( )
mit 7 = =& als Verhéltnis der spezifischen Warmekapazitaten. Da Konvektion deut-

lich effektlver als Strahlungstransport ist, kann Strahlung im konvektiven Fall ver-
nachléssigt werden.

Die fiinfte Sternaufbaugleichung beschreibt die zeitliche Anderung der Massenantei-
le X; der verschiedenen Elemente 7 in Abhéngigkeit der Erzeugungs- r;; wie auch
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Zerstorungsraten ryy, der (Fusions-)Prozesse.

Die Losung dieser Differenzialgleichungen wird sehr komplex, da die Energieerzeu-
gungsrate € und die Absorptionsrate x Funktionen von der Dichte, Temperatur und
der chemischen Zusammensetzung sind. Zudem muss die Zustandsgleichung bekannt
sein, die fiir die Félle von idealem oder entartetem Gas unterschiedlich aussieht.

2.4 Modellatmosphéren

In den dussersten Schichten des Sterns miissen einige Vereinfachungen, die in den
Sternaufbaugleichungen 2.7 bis 2.11 gemacht werden, korrigiert werden.

e Hydrostatisches Gleichgewicht
Wie bereits angesprochen wird von hydrostatische Gleichgewicht ausgegangen,
d.h. ein statischer Sternaufbau insofern, dass Verdnderungen im Sternaufbau
relativ zur Beobachtungszeit meist sehr langsam ablaufen, man also immer
einen Gleichgewichtszustand zwischen dem auswértsgerichteten Strahlungs-
und thermischen Gasdruck und nach Innen gerichteter Gravitation beobachtet.

e Thermodynamisches Gleichgewicht
Annahme der Giiltigkeit der Planckfunktion fiir Photonen (Schwarzkorper-
strahlung), Maxwell-Verteilung fiir Teilchen, Saha- und Boltzmann-Formel fiir
Anregungs- und Ionisationzustdnde. Genaueres siehe néchstes Kapitel.

2.4.1 Lokales Thermodynamisches Gleichgewicht

Die Sternatmosphiére als Ganzes als Schwarzkorper zu betrachten, ist aufgrund des
offensichtlichen Netto-Energie-Flusses nach aussen nicht realistisch, d.h. es muss ein
Temperaturgradient existieren. Ublicherweise wird ein Sternatmosphirenmodell aus
Schichten aufgebaut, die jede fiir sich im thermodynamischen Gleichgewicht ist, je-
doch mit unterschiedlichen Temperaturen. Dies wird als LTE (local themodynamic
equilibrium) bezeichnet. Die Temperaturschichtung ergibt sich aus dem Energieer-
haltungssatz fiir Strahlung mit der Opazitét x, als MaB fiir die Absorbtionsfiahigkeit
des Gases und 7, als Emissionkoeffizient:

/ //{I,L,deV:/ /ndedV (2.14)
0 47 0 47

Jede einzelne Schicht wird durch das Strahlungsfeld eines Schwarzkorpers beschrie-
ben und die Anregungszustédnde in jeder Schicht wird durch die lokale Temperatur
bestimmt. Die Boltzmann-Formel setzt die Anzahl der Atome zweier (angeregter)
Zusténde a und b mit den statistischen Gewichten g,, g, und den Bindungsenergien
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E,, E} bei gegebener Temperatur 7" ins Verhéltnis:

N, By—Eq
No g i

2.15
No  9a (2.15)

Die Saha-Gleichung gibt das Verhéltis der Anzahl von Atomen zweier Ionisations-
stufen ¢ und 7 + 1 bei der Temperatur 7', der Anzahldichte freier Elektronen n,,
Elektronenmasse m,, der Ionisationsenergie y; und der Zustandssumme

—(E;—Eq)

7 = Zgje kT
j=1

, die die gewichteten Beitréige der moglichen Ubergéinge summiert (mit g; als den
statistischen Gewichen):

3
Niw  2Zir (27mokT\? _x
s _ 2o ( it ) o (2.16)

Um die Temperatur-Dichteschichtung (Modellatmosphére) zu berechnen ist diese
Néaherung in vielen Fillen ausreichend. Fiir die Spektrumssynthese miissen allerdings
Abweichungen vom LTE beriicksichtigt werden. Dies wird in Kapitel 3.4.1 n#her
betrachtet.

2.4.2 Strahlungstransport

Im Folgenden wird ein Lichtstrahl betrachtet, der die Weglénge ds durch ein Gas
lauft. Einerseits wird die Intensitét dieses Strahls durch Absorbtion und Streuung
abnehmen, andererseits durch Emission und (Ein-)Streuung zunehmen:

d[)\ = (—FL)\I)\ + 77)\) pdS (217)

Der Quotient aus Emissions- und Absorbtionskoeffizient wird als Quellfunktion de-
finiert (S = Z—i) und man erhélt die Transportgleichung fiir Strahlung:

1 dI,
AT, — 2.1
kap ds A~ (2.18)

mit der optischen Tiefe
T\ = —//f,\PdS (2.19)
und unter Annahme einer planparallelen Atmosphére (siehe Kap. 3.4), dem Winkel

0 relativ zur Normalen der Oberfliche (z-Achse) und p = cosf mit

ds — & (2.20)

L
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lasst sich die Transportgleichung auch schreiben als

dl,
2 =1,-8, 2.21
" (2.21)
Bei Annahme eines idealen Schwarzkorpers ist die Quellfunktion durch die Planck-

funktion gegeben. Die formale Losung dieser Differenzialgleichung lautet

I =lLe +/ STty (2.22)
- u

Der erste Term beschreibt die Emission bei 7 geschwéicht durch Absorbtion in der
Atmosphére, der zweite Term die, wieder durch Absorbtion geschwichte, Emission
in der Atmosphére selbst bei t,. In der Praxis ist die Losung der Gleichung jedoch
sehr aufwéndig, da die Strahlung wieder die Eigenschaften des Materials wie £ und
n verdndert, die Quellfunktion also von der Intensitét der Strahlung abhéngt. (vgl.
Kap. 3.4.1)

Die durch die Opazitit gegebene mittlere freie Weglénge ¢ der Teilchen ist wie folgt
definiert:

(=L (2.23)
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Kapitel 3

Spektroskopie

1802 liefl William Wollaston das Sonnenlicht, wie bereits Newton vor ihm, durch ein
Prisma fallen und teilte so das weif}-gelbliche Licht in seine Regenbogenfarben auf.
Er entdeckte einige schwarze Linien, die heute als Frauenhofer-Linien bekannt sind.
Frauenhofer konnte eine sehr starke Absorbtionslinie derselben Wellenldnge wie der
Emissionslinie von Natrium zuordnen. Bunsen und Kirchhoff fanden spéter heraus,
dass die Wellenléngen der Absorbtions- mit den Emissionslinien eines bestimmten
Elements iibereinstimmen. Sie nannten dieses Phdnomen den ,,Fingerabdruck” eines
Elements.

Nicht nur die Sonne, sondern auch andere Sterne zeigen Absorbtionslinien in ih-
rem Spektrum und sind individuell unterschiedlich (Abb. 3.1). Also kénnte man

06.5
BO
B6
Al
A5
FO
F5
GO
G5
KO
K5
MO
M5

Abbildung 3.1: Absorbtionslinien der verschiedenen Spektralklassen

das Spektrum eines Sterns ebenfalls als seinen Fingerabdruck bezeichnen. Zur gro-
ben Eingliederung der verschiedenen Spektren wurde die Harvard-Klassifikation ein-
gefiihrt (Abb. 3.2)

Bei genauerer Betrachtung sind die dunklen Linien nicht scharf abgetrennt, sondern
haben eine gewisse Form. Die Spektroskopie beschéftigt sich heute also nicht nur
mit der Position der Linien, sondern versucht durch Modellbildung die verschiedenen
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Temperatur in K
25 000 10 000 6000 3600
| 1 1 1

Aquivalentbreite

Spektralklasse

Abbildung 3.2: Harvard-Klassifikation: Anhand der Stirke (Aquivalentbreite) der
Linien verschiedener Elememente und Ionisationsstufen lassen sich die Sterne in
Spektralklassen einteilen

Einfliisse durch Sternparameter wie Temperatur, Masse oder Elementhaufigkeiten
die beobachteten Spektren zu beschreiben und so ein méglichst genaues ,,Bild” des
Sterns herzustellen. Spektroskopie ist ein méchtiges Instrument in der Astronomie.
Im folgenden Kapitel soll die Grundziige dieses sehr weiten Feldes, sowohl beziiglich
ihrer Instrumente, Methoden und Anwendungsgebiete aufgezeigt werden.

3.1 Echelle-Spektrograph

Ein einfacher Gitterspektrograph ist wie in Abb. 3.3 ersichtlich aufgebaut. Das Licht
des Objekt, hier eine Gliihbirne, fillt auf ein Gitter. Der Spalt dient dazu, Streulicht
zu entfernen und eine moglicht punktférmige Lichtquelle zu erzeugen. Der zentrale
Bestandteil eines Spektrographen ist das dispersive Element, dass das Licht in seine
Wellenléngenanteile trennt. Im einfachsten Fall ist dies ein Prisma oder wie hier ein
Transmissionsgitter der Liniendichte n. Die Linse fokussiert die Lichtstrahlen auf
den Schirm. Die durch das Gitter bestimmte Auflésung R des Spektrographen, also
die kleinste Wellenldngendifferenz A\, die im Spektrum noch unterschieden werden
kann, mit NV als die Zahl der beleuchteten Spalten:

A

R=733=

n-N (3.1)
In der Astronomie wird meist ein Echelle-Spektrograph, wie in Abb. 3.4, verwendet.
Das optische System beteht hier aus einem Eingangsspalt in der Fokalebene des Te-
leskops, ein Kollimator zur Parallelisierung des Lichts und ein Kameraobjektiv zur
Fokussierung auf den CCD-Chip. In einem Echellespektrographen ist das dispersi-
ve Elemente ein Blazegitter, ein Reflektionsgitter mit relativ geringer Liniendichte.
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Schirm Spalt

Linse

Gitter Lampe

Abbildung 3.3: Aufbau eines einfachen Spektrographen mit Transmissionsgitter
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Abbildung 3.4: Strahlengang in einem Spektrographen mit Blaze-Gitter

Hinzu kommt dann ein um 90° gedrehtes Querdispersionselement, dass die einzel-
nen Ordnungen zeilenweise aufspaltet und somit die Fliche des CCD-Chips optimal
ausnutzt (siehe Abb. 3.5.) Durch die Aufspaltung der Beugungsordnungen kénnen
héhere Ordnungen auf dem Chip abgebildet werden und damit die hohe Auflésung
bei vergleichsweiser geringer Liniendichte erreicht werden. Sie hingt allgemein von
der Apertur, der Wellenldnge des Lichts, der Anzahl der beleuchteten Gitterlinien,
der Beugungsordnung und von der Spaltbreite ab. Meist wird die Auflésung v.a.
durch die Spaltbreite begrenzt und durch folgende Gleichung beschrieben:

n - fKoll - A

R=—
d-b-cosa

(3.2)

Formel aus Gray (2008), S. 62
Die begrenzte Auflosung des Spektrographen fiihrt zu einer Gau-férmigen Verbrei-
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=

Abbildung 3.5: Strahlengang in einem Echelle-Spektrographen

terung der Linienform. Diese kann durch Messung des Linienprofils der Emissions-
linien der Kalibrationslampe bestimmt werden. (siche Kap. 3.3)

3.2 Datenreduktion

Das ,,rohe” Bild, das von einem Stern mit dem CCD-Chip aufgenommen wurde,
muss erst noch reduziert werden, bevor das Spektrum analysiert werden kann. Diese
Datenreduktion besteht aus folgenden Schritten:

24

e Abziehen des Dunkelstroms: Bei jeder Beobachtung wird mindestens ein

Dunkelbild bei gleicher Temperatur und Belichtungszeit und geschlosserner
Blende aufgenommen, dass das thermische Rauschen des CCD-Chips auf-
nimmt. Bei der Reduktion wird dieser Dunkelstrom von der Aufnahme abge-
zogen. Das Rauschen steigt mit der Temperatur an und wird durch Kiihlung
des CCDs moglichst klein gehalten. Bei modernen Teleskopen sind die Chips
so gut gekiihlt, dass eine Dunkelstromaufnahme sogar unnotig wird.

,,bias-frames”: Beim Auslesen der Daten vom CCD-Chip kénnen Fehler auf-
treten, die schwache Signale teilweise negativ darstellen. Um negative Zahlen in
der Analog-Digitalwandlung zu vermeiden, werden sogenannte , bias-frames”
aufgenommen, um das Rauschen beim Auslesevorgang von den Daten abzie-
hen zu koénnen. Dabei wird bei geschlossener Blende mehrere Bilder (ohne
Belichtungszeit) aufgenommen und spéiter gemittelt von jeder Aufnahme sub-
trahiert.

Entfernung von Signalen durch hoch-energetische kosmische Teil-
chen: Je linger die Belichtungszeit, desto hoher ist die Anzahl sogenannter
,,cosmics”. Diese hoch-energetischen Teilchen verursachen Signale, die meist
weit hoher liegen als die durch Photonen verursachten. Pixelwerte, die iiber
einem gewissen Grenzwert liegen, werden durch einen Median der Umgebung
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auf dem CCD ersetzt. Um die Beeinflussung einer solchen Mafinahme auf das
Spektrum moglichst klein zu halten, wird die Aufnahme bei ldngeren Belich-
tungszeiten in mehrere kiirzere Aufnahmen aufgeteilt. Die reduzierten Spek-
tren werden danach aufaddiert.

o flat-field”: Der CCD-Chip ist meistens fiir kleinere Wellenldngen sensiti-
ver, und hohere Beugungsordnungen haben geringere Intensitéten. Ausserdem
ist der Intensitéatsverlauf des durch das Blazegitter reflektierten Lichts zu den
Seiten hin abfallend, beschrieben durch die Echelle-Blaze-Funktion. Um diese
Wellenlédngenabhéngigkeit des Spektrographen auszugleichen, wird eine Auf-
nahme eines kontinuierlichen Spektrums benétigt. Dies kann z.B. eine Halo-
genlampe sein, die in der Kuppel eine reflektierende Leinwand ausleuchtet.
Dieses Spektrum wird dann in der Reduktion durch die Aufnahme geteilt.

e Hintergrundlicht: Ublicherweise kommen Langspalt-Spektrographen zum Ein-
satz, die auch den Himmelshintergrund mit registrieren. Um dieses Streulicht
aus der Atmosphére und Licht von Objekten auf der Sichtlinie wie beispiels-
weise Hintergrundsterne oder -galaxien zu entfernen, kénnen die Regionen auf
dem CCD-Chip zwischen den Echelle-Ordnungen extrahiert werden.

e Normierung: Der warscheinlich wichtigste Schritt der Datenreduktion ist die
Normierung. Der Fluss relativ zum Kontinuum ist besonders bei der quanti-
tativen Spektroskopie wichtig. Leider ist dieser Schritt gleichzeitig auch der
komplizierteste und subjektivste, da oft schwer abzuschétzen ist, wo im Spek-
trum das Kontinuum verlauft. Genaueres wird daher in Kap. 5.1 beschrieben.

e Kalibrierung: Bisher ist noch keine Information iiber die Wellenléingen im
Spektrum vorhanden. Hierfiir wird eine Kalibrationslampe, z.B. He-Ar oder
Th-Ar, benutzt. Deren Emissionspektrum wird verwendet, um den Pixeln auf
dem Chip einer Wellenlidnge zuzuordnen und damit eine Wellenlédngenkalibration
ermoglicht.

3.3 Linienentstehung

Die Absorbtionslinien im Spektrum eines Sterns lassen sich durch die Wellenléngen-
abhéngigkeit der Opazitét in der Sternatmosphére erkldren. Das Kontinuum, grob
beschrieben durch die Planck-Funktion bei der Effektivtemperatur, kommt aus der
Schicht, ab der das Gas optisch diinn wird. Die Linien sind Resultat der Absorb-
tion von Photonen durch die diskreten Uberginge von Elektronen in Atomen bzw.
Ionen in der Atmosphére, also bei Wellenldngen, bei denen das Gas optisch dick ist.
Jedoch sind die Absorbtionslinien nicht unendlich scharf. Dies hat mehrere Ursachen:

3.3.1 Linienverbreiterung

Da die mittlere Lebensdauer 7 eines angeregten Zustands endlich ist, wird aufgrund
der Energieunschirferelation AE -7 > h die Absorbtionslinie 'natiirlich’ verbreitert.
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Grob kann die Form der Linie durch die Losung des geddmpften harmonischen Os-
zillators im elektromagentischen Feld, dem Lorentz-Profil

v/4m?
(o — V)2 + (v/4m)?

p(v) = (3.3)

mit v als Dampfungskonstante (die sich aus den Lebensdauern der einzelnen Zustdnde
berechnen ldsst) beschrieben werden.

Die Geschwindigkeitsverteilung der Teilchen im thermodynamischen Gleichgewicht
ist gegeben durch die Maxwell-Boltzmann-Verteilung. Mit n als Anzahldichte der
Teilchen (Index v fiir Anzahldichte pro Geschwindigkeitsintervall), k als Boltzmann-
faktor, m als Teilchenmasse und 1" als Temperatur des Gases:

3/2
n,dv =n <27:2T) e~ 2T A2 dy (3.4)
Dies fiihrt aufgrund des Dopplereffekts % = “2 zu einer thermischen Verbreitung

der Spektrallinien, die einer Gauf’schen Verteilungsfunktion folgt, ¢ ergibt sich in
erster Ndherung:

(=) = e (E)
o(v VO)_ﬁAVDe

(3.5)

mit Avp = 15 und vf = 2L,

Ausserdem konnen Stéfle mit anderen Teilchen und die elektrischen Felder der ge-
ladenen Teichen aufgrund des Stark-Effekts zu einer Verschiebung der Energielevels
fithren und verbreiten also die Linien ebenso. Die Effekte sind abhéngig von den
mittleren Abstdnden der Teilchen und also vom Druck. Daher wird dieser Verbrei-
terungsmechanismus als Druckverbreiterung bezeichnet. Man kann die so erzeugte
Unschérfe der Frequenz allgemein durch die Formel

Av = % (3.6)

mit dem Abstand zwischen den interagierenden Teilchen r und einer von der Wech-
selwirkung abhéngigen Konstante C),. Der Exponent n ist n = 6 fiir die Van-der-
Waals-Kraft, n = 4 fiir den quadratischen und n = 2 fiir den linearen Starkeffekt.
Die beiden letzten Kréfte sind insbesondere fiir heisse Sterne von Bedeutung. Die
Berechnung aller Wechselwirkungen erweist sich als sehr komplex, weshalb man oft
nur den néchsten Nachbarn fiir die Wechselwirkung betrachtet. Die durch den Stark-
Effekt verbreiterte Linie hat die Form eines Lorentz-Profils.

Falls die Rotationsverbreiterung klein ist, wird oft ein weiterer Effekt beobachtet. Be-
dingt durch Konvektion auf- und absteigender Gaswolken in der Sternatmosphére,
Wellenbewegungen oder geysir-artige Ausbriiche, sind Deformationen der Linien-
profile gegeben. Dieser Effekt wird je nach seiner Grofe relativ zur optischen Tiefe
7y in Mikro- bzw. Makroturbulenzen unterteilt. Man spricht von Mikroturbulenz,
wenn in der Sichtlinie mehrere kleinere bewegte Gebiete liegen und dadurch dhnlich
wie die thermische Bewegung zur Verbreiterung beitragen. Mikroturbulenzen sind
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normalerweise klein und ihre genauer Einfluss auf die Linienform ist nicht aus dem
Spektrum ersichtlich. Ndherungsweise wird die Geschwindigkeitsverteilung wieder
durch eine Gaufl-Kurve beschrieben:

N(v)dv = ﬁe(g)de (3.7)

mit ¢ als Dispersionsparameter, der oft als die Mikroturbulenz bezeichnet wird.
Makroturbulenz tritt auf, wenn sich groflere homogene Bereiche in der Atmosphére
bewegen. Sie tragen als mehrere radialgeschwindigkeitsverschobene Einzelspektren
zum Gesamtspektrum bei und wirken dhnlich wie die Rotation.

Insgesamt ergibt sich eine Beschreibung des Linienprofils durch das Voigt-Profil, eine
Faltung aus den Lorentz- und GauBfunktionen mit verschiedenen Parametern, die
die Einfliisse der beschriebenen Effekte auf die Linienverbreiterung quantifizieren.
Hierbei dominiert die GaufBifunktion den Kernbereich der Linie, wéhrend fiir den
Fliigel die Lorentzfunktion mafigeblich ist.

Ein weiterer Grund fiir die Verbreiterung des Profils ist die Rotation des Stern.
Auch hier ist wieder der Dopplereffekt fiir eine Verteilung der relativen Bewegung
zum Beobachter der emittierenden Schichten des Sterns verantwortlich. Die Stérke
dieses Effekts héngt auler von der Rotationsgeschwindigkeit noch von dem Winkel
von dem wir auf die Rotationsachse des Sterns sehen ab. Mit wachsender Inklina-
tion ¢ nimmt der Effekt mit siné ab. Nach Gray (2008) (S.268-275) ist mit einigen
Vereinfachungen das Rotationsprofil gegeben durch

£)y/1 — (AXN/ANL)2 + 0.5me[l — (AN/ANL)]
TAN (1 —€/3)

Gan = U (3.8)

mit A\ als die maximale Dopplerverschiebung am Rand des Sterns. ¢ ist ein Maf
fiir die Randverdunkelung, da das Licht, was uns von vom Rand der Sternscheibe
erreicht einen ldngeren Weg durch die Atmosphére zuriick legt, als das Licht der
Mitte der Scheibe.

Eine Moglichkeit die Stdrke einer Linie zu messen, ist die Bestimmung der sog.
Aquivalentbreite T. Sie ist definiert als die Breite eines Rechtecks, mit dem Kon-
tinuum als Hohe, das dieselbe Flache misst, wie die Flache zwischen Linie und

Kontinuum, also:
Fxon
W = / font. (3.9)

FKont

Sie ist fiir Verbreiterungsmechanismen wie der Rotation oder Verbreiterung durch
das Instrumentenprofil eine Erhaltungsgrofie, da sich nur die Form der Linie, nicht
aber ihre Stérke éndert.

Eine weitere Gréfle ist die Halbwertsbreite (AM)/2, gegeben durch die Breite der
Linie in der Mitte zwischen Kontinuum und Linienzentrum F),.
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3.4 Spektrumssynthese

Der Ausgangspunkt fiir die Spektrumssynthese ist eine Modellatmosphére wie in
Kap. 2.4 beschrieben. Folgende Grundannahmen werden getroffen:

e Geometrie
Ausser fiir sehr schnelle Rotatoren kann man von einer Kugelsymmetrie der
Sterne ausgehen. Fiir die meisten Sterne ist das Verhéltnis zwischen Dicke
der Atmosphére Ar zum Radius R des Sterns sehr klein. Dadurch wird von
einer planparallelen Atmophére ausgegangen, bei der die Kriimmung fiir die
Berechnung der Absorbtion vernachléssigt werden kann.

e Homogenitit
Die Oberfliche von Sternen wird als homogen betrachet, insofern dass sich
die Schwankungen in der Struktur zu einem zeitlich konstanten Mittelwert
ergeben.

e Stationaritét
Das Spektrum wird als zeitlich konstant angesehen, bis auf Radialgeschwin-
digkeitsverschiebungen in engen Doppelsternen, Verdnderlichen usw. . .

3.4.1 NLTE

In heiBen Sternen bei geringen Dichten muss die Anderung der Eigenschaften der
Materie durch die Strahlung beriicksichtigt werden, sobald die Rate der Photo-
nenabsorbtion die der Stofle iiberwiegt. Die Boltzmann- und Sahaformel verlieren
ihre Giiltigkeit. Die Berechnung der Besetzungszahlen im sogenannten Non-LTE-
Modell basiert auf den Bilanzgleichungen, mit den Ubergangswahrscheinlichkeiten
fiir Strahlung R und Stoflen C' fiir Ionisation, Rekombination und Linienabsorbtion
und -emission:

j#i j#i

Es wird hierbei angenommen, dass sich die Besetzungsdichten im statistischen Gleich-
gewicht befinden. Die Strahlung &ndert die Besetzungszahlen, dies dndert die Opa-
zitédt, die wiederum Einfluss auf das Strahlungsfeld hat. Es erfordert deutlich mehr
Rechenleistung durch diese Iterationen und es benétigt eine Datenbank mit genauen
Kenntnissen von Modellatomen fiir die Opazitéiten.

In der Praxis wird ein Gitter in einem mehrdimensionalen Parameterraum erstellt,
d.h. es wird eine endliche Anzahl von Modellen berechnet. (vgl. Nieva & Przybilla
(2006, 2007, 2008) und Przybilla et al. (2006)):

Die Basis sind LTE-Modelle (siche Kap. 2.4), die mit dem Programm ATLAS9
(Kurucz (1993)) erstellt wurden. Der Temperatur- und Dichteverlauf wird nun kon-
stant gehalten und NLTE-Effekte durch die Verwendung des Programms DETAIL
(Giddings (1981) und Butler & Giddings (1985)) berechnet. Zusétzliche Fehler in
der Beschreibung des Linienprofils konnen aufgrund der Interpolationsungenauig-
keit des relativ grobmaschigen Gitters des Strahlungsfeldes auftreten. Deshalb kann
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das Strahlungsfeld mit dem Programm SURFACE (Giddings (1981) und Butler &
Giddings (1985)) durch die Integration der Transportgleichung iiber eine Halbkugel

! _tw-m dt,
F,(0) =27 i I,(p,m)e  # m dp

neu brechnet werden. Da die Daten flussnormiert werden, muss dies auch mit dem
Modell geschehen. Deshalb wird der Kontinuumfluss F berechnet, der diskrete Li-
nienabsorbtion komplett vernachléssigt. Das normierte Modellspektrum ist schlief3-
lich gegeben durch
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Kapitel 4

Runaway-Sterne

Wie in Kap. 2.2.1 skizziert, werden Sterne in Gas- und Staubwolken geboren. Die-
se befinden sich vor allem in den Spiralarmen von Galaxien. Kurzlebige, d.h. nur
wenige Millionen Jahre auf der Hauptreihe befindlich Sterne, werden deshalb vor
allem in solchen Regionen vermutet, da sie wahrend ihres kurzen Lebens kaum die
Zeit haben, sich nennenswerterweise von ihrem Entstehungsort zu entfernen. Daher
ist es ritselhaft, wie einige solcher (Hauptreihen-)Sterne vom Spektraltyp O und
B sehr weit von den Sternentstehungsgebieten entfernt, nédmlich im Halo, gefun-
den werden konnten. Es gibt zwei Moglichkeiten zur Erklarung dieses Umstandes.
Die Sterne sind ,,in situ” im Halo entstanden, was jedoch als sehr unwahrschein-
lich angesehen wird, oder die Sterne miissen in der Scheibe entstanden und danach
enorm beschleunigt worden sein, um wahrend dieser kurzen Zeit solche Strecken
zuriickzulegen. Tatséchlich finden sich einige Sterne mit grofien Radialgeschwindig-
keiten, die diese These stiitzen. Solche Sterne werden nach Greenstein (1957) als
,,Runaway-Sterne” (RS) bezeichnet, einige mit der Vorsilbe ,,Hyper-”(HRS), nach
Hills (1988) wenn sie sogar schneller als die lokale Fluchtgeschwindigkeit sind, also
in der Lage zu sein scheinen, sich dem Gravitationsfeld der Galaxie zu entziehen.
Andere wie Brown et al. (2009) benutzen den Begriff auch fiir Sterne mit groen
Geschwindigkeiten und Entfernungen, die jedoch immer noch an die Milchstrafie
gebundenen Orbits beschreiben kénnen.

Hoogerwerf, de Bruijne & de Zeeuw (2001) untersuchten 56 nahe RS und konnten
bei zwei Sternen sicher den Beschleunigungsmechanismus bestimmen indem sie de-
ren Orbits zuriick verfolgten. Der Stern ¢ Ophiuchi und der Pulsar PSR J19324-1059
haben denselben Urpsrung, also ist eine Beschleunigung durch eine Supernova sehr
wahrscheinlich. Zwei weitere Sterne und ein Doppelsternsystem, die sich in entge-
gensedtzlichen Richtungen bewegen, scheinen zur selben Zeit aus derselben Region
eines Sternhaufen zu kommen. Daher ist hier eine Beschleunigung durch Interaktion
von Mehrfachsystemen wahrscheinlich. Sie fanden ,,Kicks” von bis zu 350 kms™!.
Silva & Napiwotzki (2011) untersuchten 174 OB-RS und fanden eine obere Grenze
von 500 kms™!.
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4.1 Beschleunigungsmechanismen

Im Wesentlichen sind in der Literatur drei Mechanismen vorgeschlagen, die Sterne
auf diese hohen Geschwindigkeiten beschleunigen konnten.

4.1.1 Dynamischer Beschleunigungsmechanismus

Bei diesem Mechanismus wird beim nahen Vorbeiflug mehrerer Objekte, z.B. in jun-
gen, dichten Sternhaufen, ein oder mehrere Runaway-Sterne erzeugt (siehe Abb. 4.1).
Poveda, Ruiz & Allen (1967) fanden den Kollaps von Sternhaufen als mogliche Quel-
le fiir RS. Sie liefen in ihren Berechnungen 5-6 Sterne wechselwirken und fanden eine
maximale Beschleunigung einzelner Sterne um bis zu 185 kms~!. Berechnungen von
Leonard (1991) zeigen, dass der Kontakt zwischen zwei Doppelsternsystemen un-
ter optimalen Bedingungen zu der Beschleunigung (eines relativ leichten) Sterns um
knapp 1000 km s~! moglich sein kénnte. Gvaramadze, Gualandris & Portegies Zwart
(2009) bestimmen die maximale Auswurfgeschwindigkeit eines RS durch Kollision
eines Sterns mit M > 50M,, und einem Doppelsternsystem zu 400 kms~!.

Abbildung 4.1: Beispiel fiir den dynamischen Auswurfmechanismus durch Wech-
selwirkung zweier Dopperlsternsysteme (Irrgang 2010, priv. Komm.). links: Zwei
Doppelsternsysteme vor dem engen Vorbeiflug. Mitte: Wéhrend der Wechselwir-
kung. Dabei wird der leichtere schwarze Stern beschleunigt und so zum RS. rechts:
der schwarze Stern entfernt sich und es hat sich ein neues Tripelsystem aus den
verbleibenden Sternen gebildet.

4.1.2 Doppelstern-Beschleunigungsmechanismus

In einem engen Doppelsternsystem kann eine Supernova des einen Sterns den an-
deren aus dem System schleudern: Durch den Masseverlust bei der Supernova sinkt
die gegenseitige Anziehung der beiden Sterne, was zur volligen Trennung fithren
kann (siehe Abb. 4.2). Dabei entspricht die maximale Auswurfgeschwindigkeit der
Bahngeschwindigkeit vor der Supernovaexplosion. Diese Theorie wurde als erstes
von Blaauw (1961) vorgeschlagen. Die in der Supernova bevorzugt entstehenden
a-Elemente wie Kohlenstoff, Sauerstoff, Neon, Silizium, Schwefel und Magnesium
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sollten sich im Spektrum des beschleunigten Sterns erhoht vorfinden lassen. Przy-
billa et al. (2008) fanden bisher den einzigen RS (HD 271791), bei dem sich eine
solche Anh&ufung nachweisen lies. Dieser Mechanismus produziert im Gegensatz
zum dynamischen Ejektionsmechanismus keine RS-Doppelsterne. Eine obere Gren-
ze von 300 km s~ wurde von Leonard & Dewey (1993) und Portegies Zwart (2000)
berechnet. Im Falle eines Doppelsternsystem aus einem B- und Wolf-Rayet-Sterns
des Vorgingersystems von HD 271791 fanden Przybilla et al. (2008) eine Grenze
von 400 kms™!. Hier kénnen hohere Geschwindigkeiten erreicht werden, da sich die
beiden Sterne in einer Common-Envelope-Phase befinden, in der sie sich in ihrer
gemeinsamen Hiille anndhern und sich somit die Bahngeschwindigkeit erhéht. Diese
hohere Geschwindigkeit entspricht der angegebenen maximalen Geschwindigkeit des
RS.

Abbildung 4.2: Beispiel fiir den Auswurf eines Sterns aus einem Doppelsternsystem
(Irrgang 2010, priv. Komm.). links: gebundenes System zweier Sterne. Mitte: der
massereichere Primérstern entwickelt sich schneller und explodiert in einer Super-
nova. Dabei verliert er deutlich an Masse (und gibt a-Elemente an den Begleiter ab).
rechts: Durch den Massenverlust und der damit verbundenen geringeren Anziehung
auf den Sekundérstern kann der blaue Stern das System als RS verlassen.

4.1.3 Hills-Mechanismus

Hills (1988) schlug vor, dass die Hypervelocity-Sterne durch Interaktion eines schwach
gebundenen Doppelsternsystems mit dem zentralen Schwarzen Loch unserer Milch-
strafle entstehen kénnten, wobei ein Stern an das Schwarze Loch gebunden bleibt,
wihrend der HRS bis zu 4000 kms ™! beschleunigt werden kénnte. Allerdings wurden
bereits zwei HRS gefunden, bei denen sich aufgrund der Kinematik (Herkunft ist
nicht das zentrale schwarze Loch) eine Beschleunigung durch den Hills-Mechanismus
ausschliefen lassen (Heber et al. (2008), Przybilla et al. (2008) und Irrgang et al.
(2010)).
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4.2 Runaway B-Sterne im Galaktischen Halo

Der Ursprungsort eines Runaway-Sterns lésst sich bestimmen, wenn seine Trajekto-
rie mit hinreichender Genauigkeit bestimmt werden kann. Dazu muss Ort und Ge-
schwindigkeit jedes RS ausreichend genau bekannt sein. Silva & Napiwotzki (2011)
haben die Kinematik aller bekannten Runaway-Sterne untersucht. Ein wichtiger Fak-
tor ist die Entfernung der Stern. Die Autoren mussten sich auf spektroskopische
Entfernungen, die Literaturquellen entnommen wurden, verlassen.

Das Paper von Silva & Napiwotzki (2011) liefert die Grundlage fiir unsere Untersu-
chungen: Die Spektralanalysen der Sterne basieren auf einer Sammlung von Ergeb-
nissen verschiedenster Quellen . Die Autoren selbst teilen ihre Runaway-Kandidaten
in zwei Gruppen verschiedener Qualitdt der Spektren und damit Ergebnisse ein.
Durch diese inhomogene Herangehensweise sind Fehler in der Kinematik durch
falsche Radialgeschwindigkeit oder falsche Entfernungsabschiatzung durch ungenaue
Bestimmung der Sternparameter warscheinlich oder zumindest nicht auszuschliefen.
In einem langfristig angelegten Forschungsprojekt hat sich die Bamberger Arbeits-
gruppe vorgenommen, prazise Entfernungen anhand hochaufgeloster Spektren sowie
,,state-of-the-art” Modellatmophéren und Spektrumssynthese zu gewinnen und da-
her Inkonsistenzen durch unterschiedlichste Analysemethoden auszuschlieflen.

Das iibergeordnete Ziel dieses Projektes is es jedoch, fiir jeden bekannten RS den Be-
schleunigungsmechanismus zu identifizieren. Dies kann durch eine quantitative Spek-
tralanalyse geschehen. Die Haufigkeit der chemischen Elemente gibt einen wichtigen
Fingerzeig. Im Falle der dynamischen Ejektion und des Hills-Mechanismus muss die
Elementverteilung mit der des Ursprungsortes iibereinstimmen, d.h. mit dem Stern-
haufen der Geburt bzw. des Galaktischen Zentrums. Im Supernova-Szenario ist zu
erwarten, dass die Atmosphére des RS bei seiner Ejektion durch Supernova-Ejekta
kontaminiert wird. In Kernkollaps-Supernovae werden bevorzugt a-Elemente freige-
setzt (z.B. Mg, Ne, Si, ...). Eine iiberh6hte Haufigkeit solcher a-Elemente in der
Atmosphire eines RS wire also ein Indiz fiir Supernova-Ejektion.

Diese Arbeit ist ein erster Schritt der Analyse der bisher aufgnommenen Daten: Im
Anhang ist eine Liste (A.1) der derzeit 99 Runaway-Kandidaten, die in der Bamber-
ger Arbeitsgruppe an verschiedenen Observatorien mit hochauflésenden Spektrogra-
phen gewonnen wurden.

Hier taucht bei den verwendeten Spektrographen der Name CYCLOPS auf. Dieses
Instrument ist in erster Linie fiir die Jagd nach extrasolaren Planeten konzipiert
und daher nicht optimal fiir unsere Zwecke. In dieser Arbeit soll untersucht werden,
inwieweit die mit dem Instrument CYCLOPS aufgenommen Spektren zur Analyse
der RS geeignet sind. Deshalb wurde ein Vergleich mit dem Spektrograph FEROS
heran gezogen. Dieser Spektrograph hat sich seit iiber 10 Jahren im Einsatz als
zuverladssig erwiesen und eignet sich daher sehr gut zum Vergleich der Spektren.
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CYCLOPS

5.1 Das Instrument

CYCLOPS Cass Layout as
viewed on guider images.
N ¢ three fibres dead (6,3 &
2)
® Watbottom, N to right
on guider

CYCLOPS Pseudo-slit Layout.

0000 0O @)
15 14 13 12 11 10 9 8 7 X6 5 4 X3 X2 1

Abbildung 5.1: Anordnung der 15 Fiber des CYCLOPS-Instruments

CYCLOPS ist ein Instrument zur Verbesserung der Lichtausbeute des UCLES-
Spektrographen am Anglo-Australian Telescope (AAT) in Australien. Es wurde
hauptséchlich fiir die Planetensuche entwickelt. Bei der hier wichtigen Messung
kleinster Schwankungen der Radialgeschwindigkeit wird eine hohe Auflésung benétigt.
Die Auflosung des UCLES-Spektrographen koénnte durch die Wahl eines schmaleren
Spaltes erhoht werden (sieche Gleichung 3.2). Allerdings kéme dadurch weniger Licht
durch den Spalt und schliellich auf den CCD-Chip, was zu einem geringeren S/N-
Verhéltnis fithrt. CYCLOPS versucht diesen Umstand zu verbessern, in dem ein
Biindel aus 15 Glasfaserkabeln verwendet wird um moglichst viel Licht des Sterns in
den Spektrographen zu bekommen. Hierfiir werden die Fasern so in der Fokalebene
angeordnet, dass sie die Form der Sterne bzw. ihres kreisrunden Seeing-Scheibchens
imitieren und somit moglichst das gesamte Sternlicht einfangen (sieche Abb. 5.1).
Dann werden die Fasern parallel in einer Reihe auf den Spalt des Spektrographen
gefithrt. Das Ergebnis ist etwa 50% mehr Licht auf dem Chip bei fast verdoppelter
spektraler Auflésung. Einige technische Daten:

e Der durch die Glasfaser geformte Pseudo-Spalt misst 0.63” x 14”
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e Die Spektralauflésung betrigt R=-2: = 70000
e Liniendichte des Echelle-Gitter von UCLES: 791/mm

e Wellenlingenbereich von 3920 — 5250 A, aufgeteilt in 15 Ordnungen (mit
Liicken von mehreren A dazwischen.

5.2 Normierung trotz Reduktion
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Abbildung 5.2: Teil des reduzierten, aber augenscheinlich unnormierten Spektrums
mit H[g
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Abbildung 5.3: Teil des per Hand normierten Spektrums
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Abb. 5.2 zeigt einen Teil des Spektrums von HIP115347, das mit CYCLOPS auf-
genommen und vollstédndig reduziert (wie in Kap. 3.2 behandelt) wurde. Das Er-
gebnis ist jedoch nicht zufriedenstellend, da trotz der Verwendung eines Flatfields
die einzelnen Ordnungen die Form einer Blazefunktion aufweisen. Die Blazefunktion
beschreibt den Helligkeitsverlauf der Ordnungen bei Verwendung eines Blazegitters,
der an den Réndern stark abfallend ist.

Da uns die Daten bereits reduziert vorlagen, ist das Suchen der Fehlerquelle schwie-
rig. Der Grund konnte sein, dass beispielsweise die Flatfield-Aufnahmen am UCLES-
Spektrographen ohne den CYCLOPS-Vorbau gemacht wurden und damit nicht die
Wellenléngenabhéngigkeit der Glasfasern wiedergeben.

Da eine Analyse nur mit vollstdndiger Normierung des Flusses moglich ist, wurde
das Spektrum ,,per Hand” normiert. Dazu wird per Auge abgeschétzt, wo sich im
Spektrum in etwa das Kontinuum befindet und 3 — 5 Punkte pro Ordnung aus-
gewdhlt. Um diese Punkte wird ein Mittelwert aus den benachbarten Datenpunkten
gebildet und ein Polynom 3. Ordnung mit moglichst geringer Steigung durch diese
Punkte gelegt. Dabei miissen Parameter, wie die Zahl der Datenpunkte iiber die ge-
mittelt wird sowie die Stiitzpunkte selbst so angepasst werden, dass das Polynom in
etwa dem vom Auge bestimmten Kontinuumsverlauf entspricht. Anschlieffend wird
das Spektrum durch diese Funktion geteilt und man erhélt ein normiertes Spektrum

wie in Abb. 5.3.

36



Kapitel 6

Vergleichende Analyse von drei
Runaway-B-Sternen

Um zu iiberpriifen ob die so gewonnenen Parameter der Analyse glaubwiirdig sind,
wurden die CYCLOPS-Spektren von drei Objekten mit denen von FEROS vergli-
chen. FEROS ist ein Spektrograph am 2.2m-Teleskop am ESO-Observatorium in
La Silla. Es ist ebenfalls wie CYCLOPS ein Echelle-Spektrograph mit einer hohen
Auflssung von R = 48000. Die Wellenlingenabdeckung reicht etwa von 3500 — 9200 A.
Der Spektrograph wird von zwei Glasfaserkabeln gespeist, wobei das eine fiir das
Objekt, und das andere entweder fiir eine Kalibrationslampe oder den Himmels-
hintergrund verwendet werden kann. Das Spektrum wird aus 39 Echelle-Ordnungen
zusammengefiigt. Da das Instrument seit einem Upgrade 2005 in der derzeitigen
Form unveréndert geblieben ist, eignet es sich aufgrund seiner Zuverlassigkeit und
angesammelter Erfahrung mit diesem Gerit zu einem Vergleich mit CYCLOPS.

Ein Vergleich der drei Objekte ist in Tabelle 6.1 fiir Effektivtemperatur und Schwe-
rebeschleunigung (mit den Fehlern von etwa AT,z = £1000K, Alog g = £0.2 dex)
zusammen gestellt. Es zeigt sich ein deutlicher Unterschied.

Objekt ‘ Instrument ‘ Terr [K] ‘ log g [dex]
HIP111563 | CYCLOPS 25000 3.0
HIP111563 | FEROS 22000 3.4
HIP115347 | CYCLOPS 20000 3.4
HIP115347 | FEROS 21000 4.0
HIP115729 | CYCLOPS 16000 3.1
HIP115729 | FEROS 18000 3.9
HIP115729 | CYCLOPS,chorm | 17000 3.6

Tabelle 6.1: Vergleich von T.g und log g zwischen FEROS und CYCLOPS

Wie der direkte Vergleich zeigt liegen die Ergebnisse meist nichteinmal in den
grofiziigig angegebenen Fehlern. Der Verdacht liegt nahe, dass die Normierung per
Hand &usserst fehleranfillig ist. Dies liegt erstens an der Subjektivitit des Auges
und zweitens an den vorhandenen Liicken: bei etwa 4861 A befindet sich die Hg-
Linie des Wasserstoffs sehr Nahe am Rand einer CYCLOPS-Ordnung (siehe Abb.
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5.3). Dadurch befindet sich ein Teil der Fliigels in der Liicke, eine Bestimmung des
Kontinuums in diesem Bereich ist nahezu unmoglich. Daher ist diese Linie fiir die
Bestimmung von Atmosphérenparametern unbrauchbar. Dies gilt auch fiir weitere
Linien in den CYCLOPS-Spektren, so dass die Ergebnisse der Analyse generell in
Frage zu stellen sind. Die Radialgeschwindigkeit, fiir die nur der Kern vermessen
werden muss, lasst sich hier jedoch sehr gut bestimmen.

Nimmt man die Messung von Rotation und Makroturbulenz zusammen, kommt man
auf dhnliche Ergebnisse, so dass zumindest fiir diese beiden linienverbreiternden
Effekte eine gute Abschitzung mit den CYCLOPS-Daten moglich zu sein scheint
(siche Tabelle 6.2). Dies stimmt auch anndhernd fiir den Vergleich mit anderen
Quellen iiberein, die leider keine Angaben iiber die Makroturbulenz machen. Eine
ausfiihrliche Zusammenstellung der Quellen (fiir z.B. Radialgeschwindigkeit und Ro-
tation) der Sterne aus der Arbeit von Silva & Napiwotzki (2011) ist im Anhang der
Dissertation von Silva (2011) gegeben.

Objekt | Instrument | wsini [kms™] | ¢ [kms™]
HIP111563 | CYCLOPS 100 38
HIP111563 | FEROS 86 46
HIP111563 | Keenan, Dufton & McKeith (1982) 105

HIP115347 | CYCLOPS 36 13
HIP115347 | FEROS 37 7
HIP115347 | Keenan, Dufton & McKeith (1982) 27

HIP115729 | CYCLOPS 26 17
HIP115729 | FEROS 26 8
HIP115729 | Martin (2004) 25

Tabelle 6.2: Vergleich von Rotations und Makroturbulenz zwischen FEROS, CY-
CLOPS und Literaturwerten

6.1 Verbesserte Normierung der
CYCLOPS-Spektren

Um die Fehlerquelle der per-Hand-Normierung zu umgehen, wurde eine Normierung
mithilfe eines Kalibrationssterns versucht. Im gleichen Beobachtungslauf am AAT
wurde der Subdwarf B-Stern HD149382 aufgenommen. Da dieser Stern schon oft mit
verschiedensten Instrumenten beobachtet wurde (siche z.B. Geier et al. (2009)) und
iiberhaupt sehr linienarm ist, eignet sich dieser zur Normierung. Es sind Modelle
vorhanden, die den Stern bis auf einige wenige Metalllinien sehr gut beschreiben
und der Stern wurde als eine Art 'Flatfield’” verwendet. Dazu wird zunédchst das mit
CYCLOPS aufgenommene Spektrum durch das Modell geteilt. Das sich dadurch
ergebene Kontinuum entspricht schon sehr gut dem in Abb. 5.2 dargestellten Verlauf.
Ausnahmen bilden die durch das Modell nicht gut beschriebenen Metalllinien, die
nun mit einer Glattungsfunktion angepasst werden. Das Ergebnis sollte eine bessere,
da objektivere Normierung bieten. In Abb. 6.1 ist der Unterschied der Normierung
von Hand und mithilfe des Standardsterns deutlich gemacht: Der linke Rand der
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Ordnung im Fliigel der Hg-Linie unterscheidet sich im Fluss fast um 10%. Auch im
rechten Fliigel und am rechten Rand der Ordnung (He-Linie) ist der Unterschied
sichtbar.

‘ x ‘ x ‘ x ‘ x
e o ekl L ]

C iyt
4

o

Vo]
TT T
T =
I

o o
3 oo
[

| |

relativer Fluss
=)
o
[
|

. | |
4840 4860 4880 4900 4920

A[A]

Abbildung 6.1: blau: Teil des per Hand normiertes Spektrum von HIP115729, rot:
Teil desselben Spektrums, normiert mit dem Standardstern HD149382

Leider ergeben die so verbesserten CYCLOPS-Spektren immer noch grofie Abwei-
chungen im Vergleich zu FEROS (siehe HIP115729 in Tabelle 6.1). Eine mogliche Er-
klarung hierfiir sind die prinzipiellen Unterschiede und damit Unvergleichbarkeit der
Spektren der zwei Instrumente. Da CYCLOPS nur etwa knapp die Hélfte des Wel-
lenldngenbereichs abdeckt und die Ordnungen nicht zusammenhéngend vorliegen,
kénnen wichtige Linien fiir Ionisationsgleichgewicht und teilweise auch die breiten
Wasserstofflinien abgeschnitten sein oder gar fehlen und so zu anderen Endergebnis-
sen fithren. Ausserdem haben die FEROS-Daten um etwa den Faktor vier besseres
S/N-Verhéltnis und ermoglichen daher genauere Analysen, da auch kleinere Lini-
en beriicksichtigt werden kénnen. Um eine bessere Vergleichbarkeit zu ermdéglichen
konnten die FEROS-Spektren angepasst werden, in dem man ein kiinstliches Rau-
schen iiber die Daten legt und die Wellenldngenbereiche beschneidet. Dies wurde
jedoch nicht ausgefiihrt, da sich eine weitaus gravierendere Erkldrung fiir die grofien
Abweichungen bietet:

In Abb. 6.2 sind drei Ordnungen der ThAr-Kalibrationslampe gezeigt. Es sind pro
Ordnung die 12 Fasern (2,3 und 6 sind defekt) von CYCLOPS zu sehen. Die Ord-
nungen liegen sehr nahe auf dem Chip zusammen. Dies kann dazu fiihren, dass
durch Streulicht der Verlauf des Kontinuums und damit die Linientiefe verfalscht
wird. Eine derartige Beeinflussung auf das Spektrum wéare nicht vorhersag- oder
ausgleichbar und damit keine glaubwiirdige quantitative Analyse moglich. Fiir die
Messung der Radialgeschwindigkeit wire der Einfluss jedoch vernachléssigbar klein.
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Abbildung 6.2: Bild der ThAr-Kalibrationslampe

Um weitere Untersuchen an der Verwendbarkeit der CYCLOPS-Spektren zu ma-
chen, waren mehr Objekte notig, von denen wir CYCLOPS wie auch FEROS-
Daten aufgenommen haben. Leider liegt uns ein Grofiteil der in Frage kommenden
CYCLOPS-Spektren bis heute nicht vor.

6.2 Photometrische Bestimmung der Effektiv-
temperatur und der Schwerebeschleunigung

Deshalb suchen wir nach einer weiteren unahingigen Methode, um die zwei wich-
tigsten Parameter der Objekte zu bestimmen und so einen Vergleich mit den Ergeb-
nissen der Spektralanalyse zu ziehen. Hierzu wurde eine photometrische Methode
(Nieva, M. F. 2012, A&A, im Druck) verwendet. Dafiir wurde anhand von Standard-
sternen der Zusammenhang zwischen den Leuchtkéften bei verschiedenen Filter der
Stromgren-Photometrie und T.¢ und log g hergestellt. () ist definiert als:

Q = (U-B) — 0.72(B-V)
wobei die Werte fiir (U-B) und (B-V) aus dem Online-Katalog von Mermilliod

(2006) entnommen werden. Fiir die drei Leuchtkraftklassen III-V sind die gefun-
denen Abhéngigkeiten fiir die Effektivtemperatur mit 1 o-Fehlern:

Voo TV = (33.93+80.40Q + 92.29 Q%) - 10° + 870 K
IV : T = (33.94+79.41Q + 88.68Q%) - 103 + 330 K
I : T = (37.96 + 93.32Q + 98.18 Q%) - 103 + 340 K

log g errechnet sich dann zu:

logg = Teg/((7.98 + 17.43Q + 19.87Q%) - 10° K) 4 0.11dex
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Die Leuchtkraftklassen wurden aus der Online-Datenbank SIMBAD (Wenger et al.
(1999)) entnommen und sind leider nicht immer die Aktuellsten. Fiir HIP111563 ist
die Leuchtkraftklasse laut SIMBAD auch zu I betimmt und liegt deshalb ausserhalb
der Moglichkeiten dieser Methode. In Tabelle 6.3 die Ergebnisse fiir die Leuchtkraft-
klassen III-V im Vergleich mit den Ergebnissen der Spektralanalyse angegeben.
Wie man fiir HIP115347 und HIP115729 sieht, bekommt man von der photometri-
schen Methode auch ohne exakte Leuchtkraftklassenbestimmung relativ nahe an die
FEROS-Ergebnisse. Eine exakte Bestimmung der Leuchtkraftklasse wére jedoch fiir
ein weiteres Vorgehen notig.

Objekt ‘ Instrument /Leuchtkraftklasse ‘ Tegr [K] ‘ log g [dex]
HIP111563 | CYCLOPS 25000 3.0
HIP111563 | FEROS 22000 3.4
HIP115347 | (I1I) 25000 3.8
HIP115347 | (IV) 26000 4.0
HIP115347 | (V) 27000 4.2
HIP115347 | CYCLOPS 20000 3.4
HIP115347 | FEROS 21000 4.0
HIP115347 | (III) 20000 3.8
HIP115347 | (IV) 21000 3.9
HIP115347 | V 22000 4.1
HIP115729 | CYCLOPS 16000 3.1
HIP115729 | FEROS 18000 3.9
HIP115729 | 111 16000 3.7
HIP115729 | (IV) 17000 3.9
HIP115729 | (V) 18000 4.0

Tabelle 6.3: Vergleich der Ergebnisse der spektralen Analyse mit Ergebnissen der
photometrischen Temperatur- und Schwerebeschleunigungsbestimmung

Um die Spektralklasse unabhiingig zu bestimmen, konnen die Aquivalentbreiten ei-
niger Metalllinien gemessen werden. Aus deren Verhéltnis kann dann auf die Leucht-
kraftklasse geschlossen werden. Dieses Linienstéarkenverhéltnis ist fiir O9- bis etwa
B0.7-Sterne: SilV (4116 A) / Hel (4121 A) und fiir Sterne zwischen B1- und spéteren
B-Sternen: Silll (4552 A) / Hel (4387 A) (Nieva 2012, priv. Komm.).

Eine eigenstindige Bestimmung der Leuchtkraftklasse aus den vorliegenden Spek-
tren ist jedoch nicht durchfithrbar, da die hierfiir verwendeten Linien teilweise in der
Liicke oder am Rand der Ordnung liegen. Ausserdem sei darauf hingewiesen, dass
die Aquivalentbreite zwar unabhingig von Rotation und Mikroturbulenz ist, jedoch
die Fehler bei der Normierung ebenfalls zu Ungenauigkeiten fithren kénnen.
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6.3 Differentielle Spektralanalyse der
FEROS-Spektren

Im Weiteren wurden die FEROS-Daten der drei Objekte genauer untersucht. Um
einen ersten Anhaltspunkt zu haben, wird ein Vergleich gesucht: Nieva & Przybilla
(2012) untersuchten 29 junge Sterne mit geringer Rotation des Temperaturbereichs
15800 - 33400 K in Sonnennahe. Aufgrund der hochaufgelosten Spektren und da
die Sterne bereits haufiger untersucht wurden, kénnen deren Paramter in hoher
Genauigkeit angegeben werden und eignen sich daher gut als Standardsterne.

Die Ergebnisse der Analyse, T.g, log g, vsini und die Elementhaufigkeiten sind in
Tabelle 6.4 jeweils relativ zu einem Standardstern aus Nieva & Przybilla (2012)
angegegeben.

| | HIP115347 | HIP111563 | HIP115729 |

AT | +500 K 0K +500 K
Alogg | +0.1 dex +0.6 dex +0.1 dex
Avsing | +29 kms™! | +79 kms~! | +20 kms~!
AXc -0.2 dex 40.4 dex -0.1 dex
AXy -0.1 dex +0.5 dex +0.2 dex
AXp -0.1 dex 4+0.3 dex 0 dex
AXpyne |-0.1dex 0 dex -0.1 dex
AXyg | -0.2 dex +0.2 dex -0.2 dex
AXg; -0.2 dex +0.8 dex 0 dex
AXp, |-0.3 dex 40.1 dex -0.2 dex

Tabelle 6.4: relativ zu einem Standardstern von Nieva & Przybilla (2012) bestimmte
Parameter. (Fir HIP115347 und HIP111563 ist der Standardstern HD886 und fiir
HIP115729 HD160672)

Die Unterschiede zwischen den Standardsternen und den Ergebnissen der spektro-
skopischen Analyse waren ungewohnlich hoch. Zunéchst sind die nicht einheitlichen
Abweichungen relativ zu den Standardsternen, von im Extremfall sechsfachen der
Héaufigkeiten, aufféllig. Bei weiterer Betrachtung der Spektren findet sich jedoch eine
mogliche Ursache. Es ergeben sich Hinweise, dass die betrachteten Objekte Doppels-
terne sein konnten. Die Ergebnisse der Analyse, die nur ein Modell eines einzelnen
Sterns verwendet, sind dadurch nicht mehr glaubwiirdig.

Wiirden die zwei Sterne sehr unterschiedlich sein, wiirden wir hauptséchlich das
Spektrum eines Sterns betrachten und der andere Stern triagt wenn iiberhaupt nur
zu einer Anderung des Kontinuums bei. Umkreisen sich die zwei Objekte nahe ge-
nug, wiirde man eine kurze Periode und damit eine deutliche Anderung der Ra-
dialgeschwindigkeit erwarten konnen. Bei HIP115347 und HIP115729 finden sich
jedoch keine merklichen Verdnderungen dieser Gréfle zwischen den CYCLOPS- und
FEROS-Daten. Allerdings wire dies auch nur in relativ engen Systemen zu erwarten,
da die Messungen 1 — 2 Jahre auseinander liegen. Der Vergleich mit Daten von Mar-
tin (2006) (HIP115729) und Keenan, Dufton & McKeith (1982) (HIP115347) lasst
keine Anderung erkennen. Auch éltere Daten von Hill (1971) liefert fiir HIP115729 ei-
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ne dhnliche Radialgeschwindigkeitsverschiebung. Wilson (1953) misst fiir HIP115347
einen leicht unterschiedlichen Wert, der jedoch auch durch zu eng angegebene Fehler-
grenzen erklarbar sein konnte. Deutliche Unterschiede finden sich fiir HIP111563.
Fiir diesen konnte es interessant sein weitere Untersuchungen durchzufiihren, schlief3-
lich scheint sich die Radialgeschwindigkeit innerhalb eines Jahres um 100 kms™!
erhoht zu haben. Weitere Spektren mit Radialgeschwindigkeitsmessungen und Licht-
kurven wéren hilfreich, um Weiteres iiber das potentielle Doppelsternsystem wie
Abstand, Massenverhéaltnis und Alter der Sterne heraus zu finden.

Die Radialgeschwindigkeiten fiir alle drei Objekte sind in Tabelle 6.5 zusammenge-
fasst:

HIP115347 | HIP115729 | HIP111563
Wilson (1953) | 13 £ 2 0£5
Hill (1971) 24 + 7
Keenan (1982) |23 £ 7 42 £ 7
Martin (2006) 26 £ 3
CYCLOPS (2010) | 26 £ 5 26 £5 0+5
FEROS (2011) | 25 £ 2 25 £ 2 99 £ 2

Tabelle 6.5: Radialgeschwindigkeiten (in kms™') verschiedener Quellen. Fiir
HIP111563 sind deutliche Schwankungen festzustellen

Bei zwei Sternen mit vergleichbarer Masse und Alter und damit auch &hnlichem
Spektrum, wiirde man eine Doppellinigkeit aufgrund der unterschiedlichen Radial-
geschwindigkeiten erwarten. Da diese Sterne jedoch mit erheblichen Geschwindigkei-
ten rotieren, verschmieren die Linien miteinander, was einen eindeutigen Nachweis
erschwert. Jedoch finden sich kleine unsymmetrische Vertiefungen an manchen Li-
nien in allen drei Spektren, beispielhaft sind diese in Abb. 6.3 und 6.4 gezeigt.
Ein Hinweis, dass es sich in allen drei Féallen um Doppelsterne handeln konnte.
Dies wére fiir Runaway-Sterne ein iiberraschendes Ergebnis, denn die Ejektionsme-
chanismen legen Einzelsterne nahe. Nur beim dynamischen Ejektionsmechanismus
konnen Doppelsterne als ganzes beschleunigt werden und es erscheint unwarschein-
lich, dass dies so gehduft auftritt. Es sind weitere Untersuchungen notwendig um
zu iiberpriifen, ob die Bezeichnung Runaway-Stern wirklich zutreffend ist. Denn die
Natur eines Doppelsterns ist logischerweise eine andere als die eines Einzelsterns.
Vorherige Ergebnisse wie Leuchtkraft, Abstand und Geschwindigkeit miissten neu
iiberdacht werden, die dem Objekt vielleicht falschlicherweise die bezeichnung RS
eingebracht haben.

Ob es sich nun um Runaway- oder ,,einfache” Doppelsterne handelt, diese Ergeb-
nisse legen eine Erweiterung der Fit-Routine nahe, die die Uberlagerung des Lich-
tes zweier Sterne beriicksichtigt. Damit konnten die anscheinend auch unter den
RS-Kandidaten befindlichen Doppelsterne spektroskopisch untersucht werden.

43



KAPITEL 6. VERGLEICHENDE ANALYSE VON DREI
RUNAWAY-B-STERNEN

Relative Flux
Relative Flux
0.95

o
=]

B

~
o
N
<
v

564 4565 4566 4567 4568 4569 4570 4571 4572 5736 5737 5738 5739 5740 5741 5742 5743 5744
NA] NA]

Abbildung 6.3: HIP111563: Ein Doppelstern? Die Verbreiterungen, die sich in meh-
reren Linien immer rechts neben dem Zentrum finden lassen, deuten darauf hin.

Ebenso die Variation der Radialgeschwindigkeit, lasst dies vermuten (siehe Tabelle
6.5)
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Abbildung 6.4: Weiteres Beispiel fiir den Vergleich zwischen synthetischem und be-
obachtetem Spektrum fiir CII- und Silll-Linien von HIP115347. Man beachte die
Vertiefungen nahe der Linienkerne, die nicht vom Modell reproduziert werden.

44
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Analyse von HIP29678

Spektroskopie
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Abbildung 7.1: Uberblick iiber die spektroskopische wie kinematische Analyse von
Runaway B-Sternen

Die Vorgehensweise einer kompletten Analyse ist in Folgendem an dem von FEROS
aufgenommenen Spektrum von HIP29678 aufgefiihrt. Die prinzipielle Strategie ist
in Abb. 7.1 ersichtlich: Die spektrale Analyse liefert zunichst die wichtigen Atmo-
sphéarenparamter wie Temperatur, Schwerebeschleunigung und chemische Zusam-
mensetzung. Daraus kann auf das Alter und die Masse geschlossen werden. In die
kinematische Analyse flieen die Radialgeschwindigkeit aus den Spektren sowie aus
Masse, Alter, Fe- und He-Héaufikgeit und Mikroturbulenz bestimmten Entfernung
ein. Zusammen mit den von Hipparcos bestimmten Eigenbewegungen erhélt man
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so den Ort und den Geschwindigkeitsvektor des Sterns. Mit Hilfe von Modellen
des Galaktischen Potential lasst sich der Orbit berechnen und somit auch die Ejek-
tionsgeschwindigkeit, Entstehungsort und somit eventuell Hinweise auf den Ejek-
tionsmechanismus. Das Héaufigkeit von a-Elementen in der Sternatmosphére kann
ebenfalls Hinweise auf das Entstehungsszenario liefern. Aus der Bedingung, dass die
zuriickgerechnete Flugzeit logischerweise kleiner als das berechnete Alter des Sterns
sein sollte, konnen die Ergebnisse zusétzlich auf Konsistenz iiberpriift werden.

7.1 Differentielle quantitative Spektralanalyse

7.1.1 Einfliisse der Modellparameter

Es folgen einige Beispiele fiir die vielfialtigen Einfliisse der Atmosphérenparameter
auf die Linienform. Wie man sich leicht vorstellen kann, sind bei einer grofien Anzahl
von Parametern die Modellbildung fiir die Form einzelner Linien nicht eindeutig. Es
gibt eine Anzahl von Entartungen, d.h. mehrere Parameterkonstellationen, die zu
einem sehr dhnlichen Ergebnis fiihren. Die wichtigsten Parameter einer Sternat-
mosphire sind Effektivtemperatur und Schwerebeschleunigung. Eine Erhohung der
Temperatur hat bei heissen Sternen den Effekt, dass der lonisaionsgrad zunimmt.
Beim Wasserstoff fithrt dies zu einer Abnahme der Linienstérke (siehe Abb. 7.2).
Die Erhohung der Schwerebeschleunigung hat einen gegenteiligen Effekt durch die
Druckverbreiterung (siehe Abb. 7.3). Dadurch ergibt sich eine Entartung, da sich
bei gleichzeitiger Erhohung von Temperatur und Schwerebeschleunigung &hnliche
Linienprofile fiir Wasserstoff ergeben (siche Abb. 7.4).

Junge Sterne haben oft eine hohe Rotation was zu einer Verwaschung der Lini-
en fithrt. In Abb. 7.5 ist diese Verschmelzung anhand einer Stickstoff- und einer
Heliumlinie dargestellt. In 30 km s~!-Schritten wird die Rotation vsini von 0 auf
120 kms™! erhoht. Die zunichst getrennten Linien verwaschen immer mehr mit
Erhohung der Rotation und iiberlagern sich in der Mitte zu einer Pseudo-Linie.
Diesen Effekt kann man beispielsweise durch die Erhohung der Stickstoffhdufigkeit
wie in Abb. 7.6 verstdrken. In Abb. 7.7 sieht man den Einfluss der Makroturbulenz
auf die Linienfliigel. Der Linienkern kann durch Anpassung der Makroturbulenz an
die Rotation durch mehrere Parameterpaare beschrieben werden.

In Abb. 7.8 wird eine CII- und eine CIII-Linie zwischen 18 — 32000 K betrachtet. Im
linken Bild sieht man von rot (18000K) nach orange (22000K) noch eine Verstiarkung
der Linie. Bei weiterer Temperaturerhchung wird der Kohlenstoff jedoch weiter zu
CIIT ionisert und die Linienstdrke nimmt wieder ab (hellgriin bis blau). Im rechten
Bild nimmt die Linientiefe des CIII mit der Temperatur stetig zu. Dies liegt an
den temperaturabhéngigen Besetzungszahlen, gegeben durch die Boltzmannformel

in Gl. 2.15.
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Abbildung 7.2: Die Effekte der Temperatur auf das Profil der H,-Linie von 17-21000
K (rot nach blau)
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Abbildung 7.3: Die Effekte der Schwerebeschleunigung auf das Profil der H,-Linie
von log g = 3.5-3.9 (rot nach blau)
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Abbildung 7.4: Entartung der Fliigel des H,-Profils bzgl. T.g und log g von rot nach
blau mit (T.¢[1000 K]/log g): (17/3.5), (18/3.6), (19/3.7), (20/3.8), (21/3.9).
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Abbildung 7.5: Verschmelzen einer NII-(links) und einer He-Linie (rechts) bei
Erhohung der Rotation in 30 kms™!-Schritten von 0 nach 120 kms™! (T.g = 25000
K, logg = 3.7)
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Abbildung 7.6: Effekte auf eine Stickstoff- und Heliumlinie bei Erh6hung der Stick-
stoffhdufigkeiten um jeweils 0.4 dex von rot nach blau bei Werten wie in Abb. 7.5
und vsing = 120km s~
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Abbildung 7.7: Entartung einer OII-Linie bzgl. Rotation und Makroturbulenz
(vsini/¢) in kms™!: rot (15/0), orange (10/13), griin (5/16) bei ansonsten gleichen
Parametern
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Abbildung 7.8: Temperatureffekte auf CII (links) und CIII (rechts)(7ws in 1000 K):
rot: 18, orange: 22, hellgriin: 26, dunkelgriin: 30 und blau: 32.
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Abbildung 7.9: Entartung beziiglich log g und der Sauerstoffhdufigkeit: betrachtet
man die zwei OII-Linien (links) alleine, sieht man eine Entartung fiir die Paare
(logg/Xo): rot (3.6/-3.2), orange (3.7/-3.1), hellgriin (3.8/-3.0), dunkelgriin (3.9/-
2.9) und blau (4.0/-2.8). Die drei OI-Linien (rechts) werden kontinuierlich stérker:
Die Erhéhung der O-Héaufigkeit wirkt auf beide Ionisationsstufen gleichermaflen ver-
tiefend. Die Erhchung der Schwerebeschleunigung fiithrt zu einem hoheren Druck,
was die Rekombination begiinstigt und damit das lonisationsverhéltnis zwischen

OII/OI verringert.
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Abbildung 7.10: Erhohung der Mikroturbulenz von 0 auf 8 kms™" (rot nach blau):
Effekt auf die Aquivalentbreite der starken OII-Linie (links) grofler als auf die
schwichere NII+Nell-Linie (rechts)

Bei der Analyse mit der Fit-Routine werden alle Parameter gleichzeitig gefittet. Die
Parameter sind hier: Die Effektivtemperatur T.g, logarithmische Schwerebescheluni-
gung log g, projizierte Rotationsgeschwindigkeit v sin i, die Elementhaufigkeiten von
Wasserstoff, Helium, Kohlenstoff, Stickstoff, Sauerstoff, Neon, Magnesium, Silizium,
Schwefel, Eisen und ¢, ¢ als Makro- und Mikroturbulenz.

Herkéommlich wiirde man wie folgt vorgehen: Der am einfachsten zu bestimmen-
de Parameter ist die Radialgeschwindigkeit. Man legt eine Gauss-Funktion durch
beliebig viele Linien und berechnet die Dopplerverschiebung im Vergleich zur Ru-
hewellenldnge. Dann kénnen die Daten angepasst werden, so dass man danach das
Spektrum im Ruhesystem des Sterns betrachtet. Dieser Schritt passiert meist schon
bei der Reduktion der Daten. Als néchstes werden die drei Parameter Temperatur,
Schwerebeschleunigung und Mikroturbulenz iterativ bestimmt, da dies in heissen
Sternen unabhéngig von der noch unbekannten Rotation moéglich ist: Bei Annahme
solarer Metallizitdt und einer festen Mikroturbulenz fittet man die Fliigel der Was-
serstofflinien. Wie oben bereits erwéhnt, sind diese jedoch degeneriert (siehe Bild
7.4), die moglichen Paare werden durch eine von der Mikroturbulenz ahéngigen Kur-
ve im T.g — log g—Diagramm beschrieben. Um Temperatur und log g fest zu legen,
bestimmt man das sogenannte Ionisationsgleichgewicht fiir méglichst viele Elemen-
te. Durch Erhohung der Temperatur werden hohere lonisationsstufen begiinstigt,
wéhrend eine Erhohung der Schwerebeschleunigung den gegenteiligen Effekt durch
Erhohung der Dichte und damit eine Begiinstigung der Rekombination erzeugt.
Je nach Temperaturbereich kommen verschiedene Ionisationgleichgewichte in Frage
(siehe fiir eine grobe Einteilung Tabelle 7.1).
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KAPITEL 7. ANALYSE VON HIP29678

Temperaturbereich‘ He ‘ C ‘ O ‘ Ne ‘ Si ‘ Fe
> 25000K I/11 | 11/II1/(IV) I/11 | (III)/TV
< 25000K I1/(11T) I/IT | I/(11) | III/(IV) | I1/111

Tabelle 7.1: moglichen Elemente fiir lonisationsgleichgewichte fiir B-Sterne (aus Nie-
va & Przybilla (2012))

¢ fixed

log

cms

ionization equilibrium !

\j
~

Abbildung 7.11: Bestimmung von Héaufigkeit, Temperatur, Schwerebschleunigung
als Funktion der Mikroturbulenz aus dem Schnittpunkt zwischen lonisationsgleich-
gewicht des betreffenden Elements und der Fliigeln der Wasserstofflinien

Pro Haufigkeit findet sich ein T.g — log g—Paar, das ein Ionisationsgleichgewicht am
besten beschreibt. Diese Punkte sind ebenfalls im 7, —log g—Diagramm dargestellt.
Der Schnittpunkt (oder die Schnittpunkte) ergeben also die drei Werte Haufigkeit,
Temperatur und Schwerebeschleunigung fiir eine bestimmte Mikroturbulenz. Letz-
tere muss nun bestimmt werden um diese Parameter festzulegen. Da die Rotation
des Sterns noch unbekannt ist, bestimmt man die Aquivalentbreiten der stirkeren
Metalllinien der Beobachtung, da diese sehr empflindlich fiir die Mikroturbulenz
sind (sieche Abb. 7.10). Es wird das Modell einer bestimmten Mikroturbulenz mit
der besten Ubereinstimmung der Aquivalentbreiten gesucht und damit & festgelegt.
Jetzt kann als letzter Parameter die projizierte Rotationsgeschwindigkeit, vsinz,
bestimmt werden. Nun beginnt man mit der Prozedur von Neuem, mit den gerade
bestimmten Parametern und iteriert so lange, bis sich die Ergebnisse nicht mehr
sonderlich &ndern.
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7.1.2 Analyse-Routine und Ergebnisse von HIP29678

Bei der Analyse wird mit dem Programm ISIS und einer Fit-Routine von Irrgang
et al. (in Arbeit, 2012) gearbeitet. Im ersten Schritt wird ein Sternmodell mit Stan-
dardparametern und das beobachtete Sternspektrum geplottet. Die Abweichung der
Datenpunkte vom Modell wird als Ay aufgetragen. Es kann die Fit-Routine gest-
artet werden, die versucht das Modell zu finden (mit Parametern, die zwischen den
Gitterpunkten der zuvor berechneten Modelle interpoliert werden), das am besten
zu den Daten passt oder, statistisch ausgedriickt, das geringste x? aufweist.

X = Zwi(yi — f(x))? (7.1)

Die statistischen Gewichte w; sind so definiert, dass sie in ihrer Summe ), w; = 1 er-
geben. Also hitte ein Modell, welches exakt die Beobachtung beschreibt, ein x? von
1. In der Praxis ist dieser Wert grofer, ein gutes Modell hat also ein moglichst klei-
nes x2, nahe der 1. Die Fit-Prozedur dauert einige Minuten, da einzeln nacheinander
alle Parameter bei gleichzeitigem Festhalten aller anderen Parameter variiert wird
um ein Minimum in x? zu finden. Das hier verwendete Modell fittet die 15 Parame-
ter Tog, log g, vsint, die Elementhaufigkeiten von Wasserstoff, Helium, Kohlenstoff,
Stickstoff, Sauerstoff, Neon, Magnesium, Silizium, Schwefel, Eisen und Mikro- und
Makroturbulenz ¢ und €.

Nach dem ersten Fit sind die Parameter erstmal grob bestimmt. Das Modell mit
den zwei wichtigsten Parameter log g und T.¢ beschreibt vor allem die Wasserstoff-
fliigel gut. Da dies fiir die Kerne nicht der Fall ist, werden diese bei etwa 80% des
Flusses aus der Fit-Routine ausgeblendet. Dies verbessert den darauffolgenden Fit
deutlich, da die Wasserstofflinien sehr sehr breit sind und damit ein grofles statis-
tisches Gewicht beitragen. Die Heliumlinien werden auch bis auf vier Linien ausge-
blendet, da bisher nur fiir diese die Verbreiterungsmechanismen gut genug berechnet
sind. Ebenso werden tellurische Linien, verbliebene Signale kosmischer Teilchen und
unidentifizierte Linien, d.h. Linien die nicht vom Modell beriicksichtigt werden, aus-
geblendet. Diese Arbeit bendtigt sehr viel Zeit, da zunéchst die stdrksten Linien
betrachtet werden, dann erneut gefittet, und dann bei hochaufgelésten Spektren
iterativ immer schmalere Bereiche und Linien betrachtet werden und gegebenenfalls
aus der Fit-Routine herausgenommen werden kénnen.

Vor allem bei einer automatisierten Reduktion kénnen Fehler bei der Normierung
geschehen. Um diese auszugleichen wird im letzten Schritt der Routine angenom-
men, dass noch vorhandene Fehler {iber einem gewissen Schwellenwert durch die
fehlerhafte Normierung zu erkldren sind. Es wird das umgebende Kontinuum er-
mittelt und der fehlerbehaftete Bereich an dieses angeglichen. Dieser Schritt muss
kontrolliert werden, da evtl. beim Ausschneiden vergessene Linien das Kontinuum
falschlicherweise nach unten ziehen.

Aus der Temperatur, der Schwerebeschleunigung und der Metallizitdt der spektra-
len Analyse wird mithilfe der Entwicklungswege von Hauptreihensternen im HRD

(Schaller et al. (1992)) Alter und Masse des Sterns bestimmt. Demnach betragt
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KAPITEL 7. ANALYSE VON HIP29678

die Masse von HIP29678 10.781033 M. Das Alter liegt leider bei der sehr hohen
Schwerebeschleunigung ausserhalb des Verfiighbaren Gitters, weshalb nur eine obere
Grenze angegeben werden kann. Diese liegt bei 0.44 Mio. Jahren (siche Abb. 7.12).

Z =0.020
< -
=L
=<
”
€
O,
2
8o |
= <
) ]
QL 116M, 11.0M, 10.4M, 9.8M, 1
< | | | | | |

2Bx10 2.75%104 2.7x10* 2.65x104 2.6x10% 2.55x10% 2.5x10* 2.45x10%
TolK]

Abbildung 7.12: Vier Entwicklungswege (nach Schaller et al. (1992)) fiir Sterne mit
Massen von 11.6, 11.0, 10.4 und 9.8 M, im HRD: Die Zahlen bei den Punkten ent-
spicht dem Sternalter in Mio. Jahren. Der Mittelwert mit Fehlern von HIP29678
fiir Tog und log g ist durch das blaue Kreuz gekennzeichnet. Die angegebene Masse
von 10.78 M, wurde als néchsten Punkt auf der Null-Alter-Hauptreihe, die dazu-
gehorigen Fehler per Variation innerhalb der Fehler von Effektivtemperatur und
Schwerebeschleunigung bestimmt.

Die mit ISIS durchgefiihrt spektrale Analyse ergibt die in Tabelle 7.2 gezeigten
Ergebnisse und ein Vergleich mit dem Kalibrationsstern HD36591. Dieser wurde
ausgewihlt, weil er &hnliche Effektivtemperatur wie Schwerebeschleunigung aufweist
und ein vergleichbares Alter und Metallizitéit besitzen sollte. Die Ergebnisse dhneln
sich, nur die Stickstoff-Haufigkeit und die Schwerebeschleunigung sind erhéht. Die
hier angegebenen Fehler entsprechen einer Abschétzung fiir systematische Fehler,
hervorgerufen durch unvollstdndige Atommodelle und vereinfachte Annahmen fiir
die Berechnung des Sternmodells. Die statistischen Fehler der Fit-Routine sind sehr
klein (kleiner als 0.03dex in den Héaufigkeiten, kleiner als 100K in der Temperatur
und kleiner als 0.015 dex in der Schwerebeschleunigung).
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KAPITEL 7. ANALYSE VON HIP29678

’ X \ AXw1pagers \ XHIP29678 \ XHIP29678 — XHD36591 ‘
Terr | 500 K 26600 K | 400 £ 300

logg | £ 0.10 dex | 4.35 dex | 0.23 4+ 0.05
vsini | £ 1 kms™' | 5 kms™!

¢ +1kms!|1kms!
3 +1kms™! |3 kms!
vy + 1kms' |37 kms!
Xue + 2% 11%

Xc + 0.1 dex |-3.8dex |-0.04 £ 0.08

XN 4+ 0.1 dex |-4.0dex | 40.22 £ 0.09
Xo + 0.1 dex | -3.2 dex +0.05 £+ 0.11
Xne | £0.1dex |-4.0dex |-0.02 & 0.09

Xmg | £01dex | -45dex | +0.01 +£0.10
X, + 0.1 dex |-4.7dex | +0.01 £0.04
Xg + 0.1 dex | -4.9 dex
Xre | £0.1dex |-b54dex |-0.0240.11

Tabelle 7.2: Ergebnisse der Spektralanalyse von HIP29678, die Haufigkeiten sind in
der logarithmischen Einheit dex relativ zu Wasserstoff angegeben, He in Anzahlteil-
chen relativ zur Gesamtteilchenzahl. Die rechte Spalte zeigt den Vergleich mit dem
Kalibrationsstern HD36591

Wiirde eine Haufung der a-Elemente auftreten, wiirde das fiir die Kontaminierung
durch eine Supernova sprechen. Ein Beispiel fiir eine solche Anh&dufung im Spektrum
eines RS ist in Abb. 7.13 von Przybilla et al. (2008) gezeigt:

0_4 T T T T T T T T T

I
_O_OE_ {
: _ }{{ _________________ +¥

-0.6 I 1 1 1 I 1 ! 1 1 !

C N 0 Ne Mg Al Si S Fe
Element

[x/H]

Abbildung 7.13: Logarithmische Elementhéufigkeit relativ zur solaren Haufigkeit
im Runaway-Stern HD271791. Die Anh&ufung von O, Ne, S und Si relativ zur Ei-
senhdufigkeit deutet auf eine Beschleunigung durch das Supernova-Szenario hin. Die
Anhidufung ist relativ zu Fe zu sehen (gepunktete Linie), da dessen Haufigkeit als
Referenzgrofle fiir die Metallizitit bei Geburt des Sterns angesehen wird.
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KAPITEL 7. ANALYSE VON HIP29678

7.2 Kinematik

Wir wéhlen fiir das Betrachten von Runaway-Sternen das galaktozentrische Ko-
ordinatensystem, also ein rechtshindiges, nicht mitrotierendes Koordinatensystem
mit dem Galaktischen Zentrum im Ursprung. Die Ebene der Scheibe wird mit den
Koordinaten X und Y beschrieben. Die Z—Achse ist die Hohe relativ zur Scheibe
in Richtung des Galaktischen Nordpols, wobei sich unser Sonnensystem bei etwa
X = =8kpc, Y, Z = 0 befindet. Die entsprechenden Geschwindigkeiten werden mit
vx, Uy, Uz bezeichnet.

Wie bereits in Kap. 2.1 beschrieben, ist die Magnitude eine relativ zu Vega kali-
brierte Gréfe. Die visuelle Magnitude my ist wie folgt definiert:

1y frd
my = —2.5log % (7.2)

mit dem auf der Erde gemessenen Fluss f) und ry als eine Filterfunktion. Die Kalli-
bration der Flusses von Vega f;]ega wurde z.B. von Tiig, White & Lockwood (1977)
durchgefiihrt. Bei isotropen Energieabstrahlung und Vernachlédssigung von Absorb-
tion durch interstellare Materie ergibt sich

47TR2F)\ = 47Td2f)\ = f,\ = —F\ (73)

mit R als Radius, d der Entfernung und F) als Fluss an der Oberfliche. Mit g = %—@4
lasst sich f) schreiben als

GM

= F 74
h=S0h (7.4
Damit ergibt sich fiir die Entfernung
GM [ ryFyd\
d — Oofo Tgeg;\ 100-4my (7.5)
g [ v AN

Durch die Substitution my — my — Ay kann eine Rétung durch interstellares Ma-
terial beriicksichtigt werden. Nach Schlegel, Finkbeiner & Davis (1998) lisst sich die
Roétung abhéngig von der Position des eines Sterns am Himmel abschétzen.

Der Fehler der Entfernungsbestimmung wird mithilfe der Fehlerfortpflanzung be-

rechnet:
od \* od 2 od o0 2
—A ——AM — A Fyd\
(09 g) +<0M ) +<0fo ry Fy /o v )

(2 Ay oan)
oV —Ay)

Ad =

(7.6)

[NIES
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Schwerebeschleunigung, Masse und Fluss des Sterns werden als unabhingig ange-
nommen. Da diese Werte jedoch tatséchlich miteinander korelliert sind, fiihrt dies
zu einer Uberabschétzung des Fehlers.

Der mittlere Abstand ergibt sich mit der oben bestimmten mittleren Masse und
einem Alter von 0.22 Mio Jahren zu 434733 pec. Zusitzlich mit den Eigenbewe-
gungen, gemessen vom Hipparcos-Satelliten, der Radialgeschwindigkeit und etwas
Geometrie kann ein dreidimensionaler Geschwindigkeitsvektor bestimmt werden.
Die Eigenbewegungen fiir HIP29678 sind: p,cosd = 25.25 + 0.50 mas/yr und
s = 11.45 £ 0.3 mas/yr. Damit ergeben sich die Geschwindigkeiten vx, vy, vz
zu vy = —25kms! vy = 218kms™', vy = 63kms™! und damit einer Galakti-
schen Ruhesystemgeschwindigkeit von vgrs = v/v% + v3 + v5 = 228kms~!. Diese
Geschwindigkeit erscheint zunéchst nicht aussergewdhnlich zu sein und daher ver-
wundert es auch nicht, dass der mithilfe von Allen & Santillan (1991) gefundene
Orbit gebunden ist (siche rote Trajektorie ins Abb. 7.14). Die Ergebnisse der kine-
matischen Analyse sind in Tabelle 7.3 zusammengefasst.

X [kpc] -8.43
Y [kpc] -0.12
Z [kpc] -0.01
UVx [k ] -25
vy [kms 1 218
vz  [kms™! 63
d  [kpd | 043
vars |kms™T! | 228

Tabelle 7.3: Ergebnisse der Kinematischen Analyse von HIP29678

HIP29678 ist ein Stern, der aufgrund seiner Bewegung entgegengesetzt zu einem
anderen Stern, HIP22061, die Bezeichnung Runaway-Stern bekam. Hoogerwerf, de
Bruijne & de Zeeuw (2001) untersuchten Sterne im Orionnebel und fanden durch
zuriickrechnen der Trajektorien heraus, dass diese beiden Sterne aus der selben Regi-
on zu kommen scheinen. Demnach entstanden diese beiden RS mithilfe des dynami-
schen Ejektionsmechanimus. Sie bestimmten ihre Geschwindigkeiten zu 63.0 kms™*
und 86.5km s~! relativ zur ihrem gemeinsamen Massenschwerpunkt.

Die Analyse des zweiten Sterns ist erforderlich, um Aussagen iiber die Natur die-
ses Paares zu machen. Jedoch gestaltet sich die Analyse aufgrund der hohen Ro-
tation als schwierig und ist zu diesem Zeitpunkt noch nicht Abgeschlossen. Die
bereits bestimmten Parameter sind Rotation (=~ 105kms™') und Radialgeschwin-
digkeit (= 20kms™1).

Eine grobe Abschétzung liefert die Photometrische Methode. Mit der Leuchtkraft-
klasse V (aus SIMBAD), den Eigenbewegungen von Hipparcos und der aus dem
Spektrum ermittelten Radialgeschwindigkeit, sind die Ergebnisse (Tabelle 7.4):
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T [K] 19000
logg [dex] 4.1
M M) 6.5
Alter [10° Jahre] 24
d [kpc] 0.58
X [kpc] -8.50
Y [kpc] -0.15
Z [kpc] -0.27
vy [km s™] 62
vy [km s™] 240
vz [km s™] -132
vars  |kms™!] 149

Tabelle 7.4: Ergebnisse der Kinematischen Analyse von HIP22061 aus der photome-

trischen Parameterbestimmung

Die Parameter von HIP22061 deuten auf einen leicht &lteren Stern hin, der sich in der
Z- wie auch der X-Richtung entgegengesetzt zu HIP29678 bewegt. Der nach diesen
Parametern bestimmte Orbit fiir HIP22061 ist zusétzlich zum Orbit von HIP29678
in Abb. 7.14 gezeigt. Beide Sterne scheinen, trotzdem die Werte von HIP22061 nur
grob abgeschiitzt sind, aus der selben Region zu kommen. Eine genaue Analyse des
Spektrums bietet sich an, um die Region einer moglichen Wechselwirkung einzugren-
zen. Sollte sich das Unterschiedliche Alter bestétigen, miissten, dem dynamischen
Ejektionsmechanismus folgend, auch noch andere Sterne der Vorldufersysteme zu

finden sein.

Z[kpc]
Zlkpc]

X[kpc]

Y[kpc]

Abbildung 7.14: Trajektorien von HIP29678 (rot) und HIP22061 (schwarz) der

nachsten 250 Mio. Jahre in der X-Z- und Y-Z-Ebene.
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Zusammenfassung

Das langfristige Ziel der Bamberger Arbeitsgruppe ist es, alle in der Literatur be-
kannten Runaway-Sterne in einer einheitlichen Art und Weise zu behandeln, um so
moglichst genau Aussagen iiber die Sternparameter, Ort und Geschwindigkeit zu
treffen, um so auf den Ejektionsmechanismus zu schlieen. Dafiir wurden bis heute
knapp einhundert hochaufgeloste Spektren an verschiedenen Instrumenten aufge-
nomimen.

Diese Arbeit hatte vorrangig zum Ziel zu ergriinden, ob sich die mit dem Instru-
ment CYCLOPS aufgenommen Spektren zur Analyse von sogenannten Runaway-
Kandidaten eignen. Allerdings ergeben sich bei der Analyse der Sterne schwerwiegen-
de Probleme. Hauptursache ist, dass die vorliegenden Vergleichsobjekte HIP115347,
HIP115729 und HIP111563 allesamt Doppelsterne zu sein scheinen, was in dieser
Héufung nicht erwartet werden konnte. Unsere Spektralanalyse ist zum heutigen
Zeitpunkt jedoch nur fiir einzelne Sterne ausgelegt. Daher ist die Implementierung
einer Routine die das Licht zweier Stern beriicksichtigt geplant, um auch bei solchen
multiplen Sternen eine komplette Analyse durchfithren zu kénnen.

Ebenso scheint es bei der Reduktion der Daten, die wir selbst nicht ausgefiihrt ha-
ben, Probleme gegeben zu haben. So sind die Spektren nicht normiert und miissen
nachbearbeitet werden. Ausserdem ist das Layout der Ordnungen auf dem CCD-
Chip nachteilig fiir die quantitative Analyse gestaltet.

Weitere Untersuchungen, d.h. der Vergleich von Spektren einzelner Sterne wére aus-
sagekraftiger.

In der vorliegenden Form der Spektren sind die Parameter Radialgeschwindigkeit
sowie Makroturbulenz und Rotation relativ gut bestimmbar. Allerdings wére eine
hoheres S/N zu wiinschen, da mehrere Linien vermessen werden kénnten und sich
dadurch eine hohere Messgenauigkeit erzielen liefle.

Eine weitere Messung von Radialgeschwindigkeit und evlt. auch Lichtkurven von
HIP111563 scheint angebracht um seine Natur als Doppelstern zu iiberpriifen, da
sich neben den Anzeichen fiir Doppelsternsysteme auch noch Variationen der Radi-
algeschwindigkeit finden lassen.

Ausserdem ist zu ergriinden, ob man bei diesen Objekten noch von Runaway-Sternen
sprechen kann. Wire dies der Fall, wire bereits die Frage nach der Art der Beschleu-
nigung gekldrt. Denn der einzige Mechanismus der den Auswurf eines Doppelsterns
vorraussagt, ist der enge Vorbeiflug zweier Mehrfachsysteme. Deshalb kénnte das
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Hills- wie auch das Supernova-Szenario als unwarscheinlich ausgeschlossen werden.

Fiir den Runaway-Kandidaten HIP29678 wurde eine komplette Analyse durchgefiihrt.
Die kinematische Analyse ergibt keine Auffilligkeiten, jedoch ist eine Aussage iiber
dessen RS-Natur noch nicht moglich. Sein potentieller ,,Partner” HIP22061 , evtl. be-
schleunigt durch den dynamischen Ejektionsmechanismus, muss noch genauer ana-

lysiert werden.
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Anhang A

Liste der Spektren von
Runaway-Kandidaten

Abkiirzungen:

EA steht fiir ESO-Archiv.

Da das Verhéltnis aus Signal und Rauschen Wellenléngenabhéngig ist, wird das ge-
mittelte Verhéltnis (S/N) angegeben.

Spektrographen:

’ Spektrograph \ Auflésung \ © Spiegel \ Observatorium ‘

CYCLOPS 70000 3.9m Siding Spring (Australien)

FEROS 48000 2.2m La Silla (Chile)

FIES 67000 2.5m Roque de los Muchachos (Spanien)
FOCES 40000 2.2m Calar Alto (Spanien)

HET (HRS) | 30000 9.2m McDonald (Texas)

SANDIFORD | 60000 2.1m McDonald (Texas)

TWIN 14000 3.5m Calar Alto (Spanien)

UVES 40000 8.2m Paranal (Chile)

Objekt ‘ Alternativbez. ‘ Spektren ‘ (S/N)
EC 04420-1908 FEROS 130
EC 05438-4741 | GSC 08091-00345 FEROS 95
EC 05490-4510 FEROS 225
EC 05515-6107 | CD-61 1208 EA: FEROS 70
EC 05515-6231 | HD 40031 FEROS 300
EC 05582-5816 | HD 41037 FEROS 350
EC 09452-1403 | GSC 05486-01399 FEROS 60
EC 19596-5356 | GSC 08776-01985 UVES?

EC 23169-2235 | PHL 460 FEROS 125
HIP 102195 HR 7927 FIES 516
HIP 103206 HR 7992 Cyclops
HIP 105811 | V* V2157 Cyg FIES 378
HIP 107027 HD 206144 Cyclops
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HIP 108215
HIP 10849
HIP 109051
HIP 111396
HIP 111563
HIP 112022
HIP 112790
HIP 113735
HIP 114569
HIP 114690
HIP 115347
HIP 115729
HIP 11809
HIP 11844
HIP 12320
HIP 1241
HIP 13489
HIP 13800
HIP 14514
HIP 16130
HIP 16466
HIP 16758
HIP 17691
HIP 1904
HIP 22061
HIP 24575
HIP 2702
HIP 27204
HIP 28132
HIP 28756
HIP 29678
HIP 3013
HIP 30143
HIP 3478
HIP 35951
HIP 36246
HIP 3812
HIP 38455
HIP 38518
HIP 3881
HIP 40341
HIP 40691
HIP 42038
HIP 43158
HIP 46928
HIP 46950

62

HD 208213
HD 14220
HD 209684
HD 213781
HD 214080
HD 214930
HD 216135
HD 217505
HD 218970
HD 219188
HD 220172
HD 220787
HIP 11809
HD 15910
HIP 12320
HD 1112
HD 18100
BD-02 524
V* UW Ari
HD 21532
HD 21996
HD 22586
HD 24101
HD 1999
HD 30112
HD 34078
HD 3175
HR 1996
HD 40267
HD 41534
HR 2222
BD-15 115
HR 2288
HR 189
HR 2825
CCDM J07278-2822AB
CD-56 152
V* QZ Pup
HR 3090

* 35 And
HR 3239
HD69686
HD 73105
HD 75222
V* zet Cha
HR 3819

Cyclops
SANDIFORD

TWIN

Cyclops

FEROS, Cyclops
Cyclops

EA: FEROS
Cyclops, FEROS
Cyclops, FEROS
EA: UVES

Cyclops, FEROS
Cyclops, FEROS
TWIN

FEROS

TWIN

FEROS

Cyclops, FEROS
FEROS

FEROS

Cyclops, FEROS
Cyclops, FEROS
Cyclops, EA: FEROS
FEROS

Cyclops, FEROS
Cyclops, FEROS
SANDIFORD
Cyclops, FEROS
Cyclops, FEROS
FEROS

Cyclops, FEROS
FEROS

UVES, TWIN
Cyclops, FEROS
SANDIFORD
Cyclops, EA: FEROS
Cyclops, FEROS
Cyclops, EA: FEROS
Cyclops, EA: FEROS
Cyclops, FEROS
SANDIFORD
FEROS

FOCES at Calar Alto
FEROS

EA: FEROS

FEROS

FEROS

180

240

80
325
340

425
350

230

350
260
340
285
240
370
180
120
340
470
190
360
450
320
380
330
390
430
330

400
125
260
440
200
300
250
380
250
340
490
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HIP 48715
HIP 48943
HIP 49934
HIP 51624
HIP 52161
HIP 55051
HIP 56322
HIP 57669
HIP 59067
HIP 59252
HIP 59607
HIP 60350
HIP 60615
HIP 6419
HIP 70275
HIP 70574
HIP 71667
HIP 74680
HIP 76161
HIP 77131
HIP 79649
HIP 81153
HIP 82171
HIP 82286
HIP 85331
HIP 86768
HIP 91599
HIP 94899
HIP 94934
HIP 9549
HIP 97774
PG 0934+145
PG 22294099
PG0122+214
PG1315-077
PG2345+241
PHL 2726
PHL159
PHL2018
PHL346

Tabelle A.1: Liste der Runaway-Kandidaten mit bereits

gelosten Spektren.

HR 3944
HR 3946
HR 4009

V* rho Leo
HD 92464
HD97991
HD 100340
*j Cen

HD 105183
BD-+36 2242
HR 4648
HIP 60350
BD+36 2268
HD 8323
HD 125924
V* tau0l Lup
BD+20 3004
HD 135485
V*IT Lib
HD 140543
HD 146813
HD 149363
HR 6219
HD 151397
HD 157857
HR 6601
HD 172488
HD 180183
HR 7335
HD 12707
HR 7591

PG 0009+036

V* HN Aqr

EA: FEROS
EA: FEROS
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Anhang B

Spektrum von HIP29678

rot: best-Fit-Modell, schwarz: reduziertes Spektrum.
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