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Zusammenfassung

Neben dem Paradebeispiel HD 49798 ist BD +37° 442 erst der zweite registrierte heiBe O-
Unterzwerg, bei dem Rontgenemission detektiert werden konnte. Beobachtungen aus dem Jahr
2011 legten fiir BD 4-37° 442 einen kompakten Begleiter nahe. Es konnte sich hierbei entweder
um einen schnell rotierenden WeiBen Zwerg oder Neutronenstern mit einer Rotationsperiode
von circa 19,2 s handeln, der aus dem Sternwind des Unterzwergs akkretiert. Um dies gewahr-
leisten zu kénnen, muss der Abstand zwischen Begleiter und Primarstern allerdings klein genug
sein. Dies wiirde auf eine oder mehrere gemeinsame Common-Envelope-Phasen hindeuten, in
denen BD +37° 442 seine massive wasserstoffreiche Hiille nahezu vollstandig verloren haben
konnte und die eine Umlaufperiode im Bereich von einigen Tagen zur Folge hatten. Bis heu-
te gibt es tatsichlich Hinweise auf mehrere solcher Systeme, bestehend aus B-Unterzwergen
und WeiBen Zwergen bzw. Neutronensternen, die eine solche Common-Envelope-Phase durch-
laufen haben konnten. Aufgrund der eher geringen Umlaufzeit miissten demnach aber auch
signifikante Radialgeschwindigkeitsvariationen fiir das Doppelsternsystem BD +37° 442 mess-
bar sein.

Wahrend die registrierte Rontgenleuchtkraft bei HD 49798 aus genauen Vermessungen der
Bedeckung mit Hilfe eines aus dem Sternwind akkretierenden WeiBen Zwerg-Begleiters erklart
werden kann, ist dies bei seinem Pendant BD +37° 442 nicht ohne Weiteres moglich. Gezielte
Radialgeschwindigkeitsmessungen wurden bisher nur bei dessen Entdeckung im Jahre 1966 von
Rebeirot (vyag = —156,4 41,1 kms™!) und spater 1987 von Drilling & Heber (v, = —9441
kms~1) durchgefiihrt. Deren Ergebnisse wiirden zwar auf ein Doppelsternsystem hindeuten,
eine Langzeitkampagne zur Verifizierung dieser Variationen fehlt bisher jedoch.

In dieser Arbeit werden deshalb die im Zeitraum von Mitte 2012 bis Ende 2013 neu aufgenom-
menen Sternspektren des moglichen Rontgen-Doppelsterns BD +37° 442 hinsichtlich solcher
Radialgeschwindigkeitsschwankungen untersucht, um hieraus die Parameter des Systems ab-
leiten zu konnen.

Uberraschenderweise sind innerhalb des genannten Beobachtungszeitraumes signifikante Va-
riationen mit mehr als 4+ 1-2 kms~! weder auf Zeitskalen von Stunden, Tagen, Wochen oder
Monaten auszumachen. Die mittlere Radialgeschwindigkeit ist aber konsistent mit derjeni-
gen, die Drilling & Heber 1987 gemessen hatten. Demzufolge waére die einzig nachgewiesene
Abweichung von Rebeirot entweder ein AusreiBer, der aus Messfehlern resultiert, oder aber
die Radialgeschwindigkeitsvariabilitdt von BD +-37° 442 lage auf Zeitskalen von Jahrzehnten.
Dies wiirde dann eine sporadische Rontgenemission im Periastron bedeuten, wenn der Abstand
zwischen kompaktem Begleiter und Primarstern am geringsten ist.






1. Einleitung

Der Begriff ,,Unterzwerg" (abgekiirzt mit sd fiir englisch subdwarf) wurde zuerst von Ge-
rard Peter Kuiper im Jahre 1939 gepragt und beschreibt besonders metallarme Sterne der
Sternpopulation Il unserer MilchstraBe, die bei gleicher Oberflachentemperatur im Vergleich
zu den Hauptreihensternen des Hertzsprung-Russell-Diagramms (HRD) etwas lichtschwacher
sind (1,5 bis 2 Magnituden) (KALER, 1994). Aus dem geringen Metallgehalt (und den damit
schwacheren Metalllinien) resultiert ein Spektrum, das deutlich friiher, d. h. blauer erscheint
als es ihre Oberflachentemperatur vorhersagen wiirde. Somit sind diese Objekte also eigentlich
nicht zu lichtschwach und liegen deshalb im HRD auch, korrekterweise ausgedriickt, links der
Hauptreihe. Fiir sie wurde die Leuchtkraftklasse VI eingefiihrt (s. Abbildung 1.1 und (KALER,
1994)).

Unterschieden werden miissen kiihle und
heiBe bzw. blaue Unterzwerge. Deren je- 15

weilige Mitglieder haben eine andere Evo- Hyperriesen
lution durchlebt und befinden sich gera- 10
de deshalb in vollig verschiedenen Ent- - i T——
wicklungsstadien®. g vere i
Kiihle Unterzwerge sind Sterne vom Spek- % 0 e
-
traltyp G bis M der Leuchtkraftklasse VI 2 %, Unterriese IR
. . . “©,

mit Oberflachentemperaturen von circa % 45 “eihe 4
2000 bis 6000 K. Es handelt sich um E

. . .. & Unterzwerge .
Hauptreihensterne geringerer Metallizi- 2410 Vi
tat, die ihre Energie also aus dem Was- Weif3e Zwerge

. L Vil
serstoffbrennen gewinnen. Auch sind sie +15
deutlich leuchtkraftiger im UV-Bereich
+20

als Sterne der Population I. Im Allge- ol BTATFIGIKIMIL

meinen handelt es sich bei kihlen Un- Spektralklasse

terzwergen um sehr alte Sternpopula-

tionen, die vor allem zum galaktischen Abbildung 1.1.: Einteilung der Sterne in ihre

Halo unserer MilchstraBe gehéren (Po- Spektral- und Leuchtkraftklassen
pulation 1) und hohe Geschwindigkeiten (rdmische Zahlen) im Hertzsprung-
relativ zur Sonne besitzen?. Russell-Diagramm (HRD). (HEN-

HeiBe bzw. blaue Unterzwerge sind nach NE, 2013)

dem derzeitigen Forschungsstand heliumbrennend, haben ihre wasserstoffreiche auBere Hiille
nahezu ganzlich verloren und gehoren zu den Spektralklassen O oder B, d. h. sie sind deutlich
heiBer als diejenigen der kiihlen Klasse. Ihre Massen und Radien liegen in etwa im Bereich von
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1. Einleitung

0,5 Mg bzw. 0,1 — 0,2 R. Abhangig von ihrer tatsachlichen Temperatur werden sie spek-
troskopisch in drei Unterklassen eingeteilt: In sdB- (mit effektiven Temperaturen von Ty ~
25.000-33.000 K), sdOB- (mit Tes ~ 33.000-40.000 K) und sdO-Sterne (mit T > 40.000 K)
(MEREGHETTI et al., 2011a) (MEREGHETTI et al., 2012) (HIRSCH et al., 2008). Die sdB-
Sterne verkdrpern eine in sich abgeschlossene Gruppe, die einen hohen Anteil heiBer Sterne in
alten Sternsystemen, Kugelsternhaufen sowie Elliptischen Galaxien ausmacht. Dies gilt fiir sdO-
Sterne jedoch nicht mehr. Sie weisen einen breit gestreuten Temperaturbereich (T = 40.000-
100.000 K) und Heliumgehalt sowie eine Schwerebeschleunigung zwischen logg = 4 — 6,5
auf (HEBER, 1992). Letztere ist dafiir verantwortlich, dass O-Unterzwerge historisch auch in
.leuchtkraftige” und , kompakte” sdO-Sterne unterteilt wurden (MEREGHETTI et al., 2012).
Tatsachlich sind sogar bei circa 50 Prozent aller bis heute registrierten blauen Unterzwer-
ge lichtschwache Begleiter nachgewiesen worden (MAXTED et al., 2000) (COPPERWHEAT
et al., 2011). Diese unsichtbaren Begleitsterne tragen nicht zur effektiven Leuchtkraft des Dop-
pelsternsystems bei, lassen sich aber iiber die Dopplerreflexbewegung des leuchtenden Sterns
nachweisen. Hierbei wird die radiale Komponente der Geschwindigkeit des Primarsterns, also
diejenige in Richtung der Sichtlinie, auf periodische Variationen hin untersucht. Sie wird aus
der Dopplerverschiebung der Emissions- und Absorptionslinien des Sternspektrums extrahiert.
Blau verschobene Wellenlangen deuten darauf hin, dass sich der Priméarstern auf die Erde zu
und Rotverschiebung, dass er sich von der Erde weg bewegt. Kénnen periodische Schwankun-
gen wie beispielsweise ein sinusformiger Verlauf der Radialgeschwindigkeit gemessen werden,
so muss sich der Priméarstern um den gemeinsamen Schwerpunkt des Doppelsternsystems be-
wegen. Hieraus lassen sich dann Rickschliisse auf die Umlaufperiode, die Bahngeschwindigkeit
und damit die Massenfunktion ziehen. Letztere lautet:

e PK} B M3 sin® i

=G = UL L) (1.0.1)

Hierbei ist K; = @ die beobachtete Bahngeschwindigkeit und P die Umlaufperiode des
Priméarsterns. Sie sind damit die Observablen der Massenfunktion, wohingegen die GroBen M,
(Masse des Primarsterns), M, (Masse des Sekundarsterns) und i (Inklination oder Neigungs-
winkel zwischen der Sichtlinie und dem Normalenvektor der Bahnebene) die Unbekannten
darstellen. G kennzeichnet die Gravitationskonstante. Ohne Weiteres kann also mit Gleichung
(1.0.1) nur eine Untergrenze f,, fur die Masse M, des unbekannten Begleiters berechnet
werden, denn fir M; = 0 ergibt sich:

Jem

My = —Im
S1n

; > fm - (1.0.2)
Bei den auf diese Weise nachgewiesenen Systemen handelt es sich um sdB-Sterne mit einem
WeiBen Zwerg (WZ) wie unter anderem auch Modellbetrachtungen ergaben (HAN et al.,
2002) (GEIER et al., 2010). Da sie ihre duBere wasserstoffreiche Hiille aber nahezu ganzlich
verloren haben, spielen die heiBen Unterzwerge, was Doppelsternsysteme betrifft, eine ganz
besondere Rolle. Aufgrund der ausreichend hohen Massentransferraten fiir sdB-Sterne ist eine
oder mehrere Common-Envelope-Phasen, in denen jeweils die Roche-Grenze des Unterzwergs
gefillt und somit Masse an den (unsichtbaren) Begleiter abgegeben wurde, in diesen Systemen



fir den Materieverlust der Hiille verantwortlich. Die “Common-Envelope Ejection”, die durch
Ubertragung von Bahndrehmoment des Primarsterns auf die bei diesem Entwicklungsszenario
ausgebildete Common-Envelope-Hiille zu einer Beschleunigung und damit auch einem Verlust
der gemeinsamen Hiillenmasse fiihrt, leistet hierbei also nur einen marginalen Beitrag.

Neben den haufig vorkommenden WeiBen Zwergen kommen auch Neutronensterne (NS) oder
Schwarze Locher als mogliche kompakte Begleiter von sdB-Sternen in Frage. Um diese Syste-
me eindeutig klassifizieren zu konnen, konnte die zusatzliche Detektion von Rontgenstrahlung
mit einer oberen Grenze von ~ 1030 — 1031erg/s, die bei Massenakkretion iiber stellare Winde
emittiert wird, aussagekraftig sein (MEREGHETTI et al., 2011b). Allerdings konnte diese noch
bei keinem der Kandidaten gemessen werden. Es liegt somit nahe, dass die fiir sdB-Sterne eher
kleinen stellaren Windgeschwindigkeiten dafiir verantwortlich sind, dass keine ausreichend hohe
Akkretionsrate des Begleitsterns erreicht werden kann. Ein Massentransfer (iber Sternwinde
scheidet demnach fiir sdB-Sterne nahezu komplett aus.

SdO-Sterne konnen durch ihre starken Sternwinde erheblich hohere Massenverlustraten auf-
weisen. Die Chance, einen rontgenemittierenden Begleiter zu finden, ist folglich deutlich groBer
(JEFFERY, 2010). Unter diesen nachgewiesenen Systemen befindet sich auch der einzigartige
Doppelstern HD 49798, von dem seit mittlerweile Gber 15 Jahre bekannt ist, dass es sich
um eine weiche Rontgenquelle mit einer kurzen Periodizitat von circa 13,2 s handelt (Is-
RAEL et al., 1997). Jedoch haben erst Beobachtungen im Réntgenbereich aus dem Jahre
2008 gezeigt, dass der kompakte akkretierende Begleitstern von HD 49798 ein WeiBer Zwerg
ist (MEREGHETTI et al., 2011a) (MEREGHETTI et al., 2009). Dies macht HD 49798 zum
ersten detektierten Rontgendoppelsternsystem, das einen WeiBen Zwerg beinhaltet, der von
einem heiBen Unterzwerg Masse akkretiert. Bis heute wurden noch von keinem anderen sdO-
Stern solch detaillierte Rontgenaufnahmen gemacht und veréffentlicht. Mit Ausnahme eines
weiteren dhnlichen Systems des hellen wasserstofflosen sdO-Sterns BD +37° 442. Auch hier
lassen registrierte Rontgenpulse mit einer Periodizitat von circa 20 s auf einen schnell rotieren-
den kompakten Begleiter, entweder einen Neutronenstern oder einen Weien Zwerg, schlieBen
(MEREGHETTI et al., 2012).

Auf diese beiden einzigartigen Systeme soll im Folgenden im Detail eingegangen werden. Fiir
HD 49798 ist die Doppelsternnatur durch eine langjahrige Radialgeschwindigkeitsstudie bereits
bestatigt. Fir BD +37° 442 soll sie in dieser Arbeit anhand von hochaufgelosten optischen
Spektren durchgefiihrt werden (s. Abschnitt 6).






2.

2.1.

Untersuchung von Sternspektren mit
optischen Instrumenten

Gitterspektrograph

Bei beiden verwendeten Spektrographen zur Aufnahme der Sternspektren von BD +37° 442
handelt es sich um sogenannte Echelle Spektrographen. Um dessen Funktionsweise verstehen
zu koénnen, muss zunachst einmal die des ,,normalen” Gitterspektrographen erklart werden.
Ein Spektrograph dient dazu, das Sternlicht in seine Bestandteile zu zerlegen. Er besteht da-
bei, wie Abbildung 2.1 zeigt, aus mehreren Komponenten, die im Folgenden kurz beschrieben
werden (DRECHSEL et al., 2012).

Mit Hilfe des Teleskops wird das Sternlicht gesammelt und anschlieBend in der Bren-
nebene fokussiert.

Der Spalt dient zur Abschirmung von unerwiinschtem Streulicht. Die Spaltbreite b hat
dabei starken Einfluss auf die Auflosung des aufgenommenen Spektrums.

Damit das Sternlicht parallel auf das Dispersionselement fallt, ist ein Kollimator zwi-
schen Spalt und Dispersionselement eingebaut.

Das Dispersionselement ist fiir die Trennung des Lichts in seine Bestandteile anhand
der jeweiligen Wellenlénge zustandig. Hierbei kann es sich um ein Reflexionsgitter (Blaze-
Gitter) oder ein Prisma handeln.

Das Kamera-Objektiv bildet das durch das Dispersionselement erzeugte Spektrum auf
den CCD Detektor ab.

Das digitale Bild des aufgenommenen Spektrums entsteht dann im CCD Detektor.

Das spektrale Auflésungsvermogen Rsp,e, das lber das Verhaltnis der Wellenlange A\ des
Sternlichts zur zugehérigen Unscharfe AX (minimaler Abstand im Spektrum, mit dem zwei
Punkte gerade noch voneinander unterschieden werden kénnen) definiert ist, lautet fiir einen
Spektrographen mit Blaze-Gitter:

A n - fkoll

Fspae = AN d-beosa

(2.1.1)
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Abbildung 2.1.: Schematischer Aufbau und Strahlengang bei einem Gitterspektrographen mit
der Kollimatorbrennweite fk,, der Kamerabrennweite fx.m, der Spaltbreite
b und dem aus Sicht des Gitters vom Spalt umspannte Winkelbereich Aa.
(DRECHSEL et al., 2012)

Hierbei steht n fiir die Beugungsordnung, fkoi kennzeichnet die Kollimatorbrennweite, d
den Abstand zweier Furchen des Blaze-Gitters, b die Spaltbreite und « ist der Einfallswin-
kel des Sternlichts am Blaze-Gitter. Aus Gleichung (2.1.1) ergeben sich somit zwei einfache
Moglichkeiten das Auflésungsvermogen und damit die Qualitat des Spektrums zu erhohen.
Zum einen muss die Spaltbreite b moglichst klein gewahlt werden und zum anderen soll-
te in hohen Beugungsordnungen n beobachtet werden. Aufgrund von ortlichem ,Seeing",
d. h. atmospharischer Stérungen (Turbulenzen innerhalb der Luftschichten, unterschiedlich
starke Streuung des Sternlichts an den Atomen und Molekiilen der Erdatmosphare etc.), er-
scheinen aufgenommene Objekte in der Brennebene des Teleskops groBer. Wahlt man die
Spaltbreite deshalb kleiner als die durch das ,,Seeing” hervorgerufene zusatzliche Ausdehnung,
so wirde dies zu unnétigen Lichtverlusten fiihren. Um ein hohes spektrales Auflosungsver-
mogen erreichen zu koénnen, ist also ein guter Standort mit moglichst geringem ,,Seeing”
notwendig (DRECHSEL et al., 2012).

2.2. Echelle Spektrograph

Das Problem bei hoheren Beugungsordnungen n ist die Tatsache, dass die jeweiligen Ordnun-
gen dann (berlappen, also das Licht verschiedener Ordnungen und Wellenlangen unter dem
gleichen Ausfallswinkel 3 am Blaze-Gitter gebeugt werden. Hier kommt der sogenannte Echelle
Spektrograph (aus dem Franzosischen: Stufe, Leiter) zum Einsatz. Er besteht neben den be-
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2.2. Echelle Spektrograph

reits oben genannten Bestandteilen des Gitterspektrographen noch aus einem weiteren Gitter
oder Prisma, das zur Dispersionsrichtung des Blaze-Gitters um exakt 90° gedreht ist und zwi-
schen Kamera-Objektiv und Blaze-Gitter angebracht wird. Dieses ,Querdispersionselement"
sorgt dafiir, dass die einzelnen tiberlappenden Beugungsordnungen raumlich voneinander ge-
trennt werden. Es entsteht ein streifenformiges Echelle-Spektrum, dessen Ordnungen nicht,
wie sonst bei einem Transmissionsgitter tblich, jeweils einzeln das gesamte Spektrum abbil-
den, sondern jede dieser Ordnungen deckt nur einen kleinen Teilbereich des Spektrums ab (s.
Abbildung 2.2). Dies kann durch eine geschickte Wahl der beteiligten Parameter n, «, /3 und
d erreicht werden. Das komplette zusammenhangende Spektrum entsteht durch Zusammen-
fligen der Einzelordnungen. Damit reicht ein relativ kleiner, rechteckiger CCD Detektor vollig
aus, um den vollstandigen Spektralbereich abdecken zu kénnen (DRECHSEL et al., 2012).

Die jeweiligen Einzelordnungen werden von der sogenannten Blaze-Wellenlange \? beeinflusst,

Abbildung 2.2.: Schematischer Aufbau und Strahlengang bei einem Echelle Spektrographen.
Die tberlappenden hoéheren Beugungsordnungen werden durch das zusatzli-
che ,,Querdispersionselement” auf dem CCD Detektor raumlich voneinander
getrennt. Zusatzlich enthéalt jede der Ordnungen nur noch einen Teil des ge-
samten Spektrums. (DRECHSEL et al., 2012)

die dafiir verantwortlich ist, dass nur der Bereich um A0 des Spektrums abgedeckt wird. Ge-
nauer gesagt, steckt hinter dem Intensitatsverlauf innerhalb einer Ordnung die Blaze-Funktion,
die bei A2 ein Maximum besitzt und zu den Seiten hin stark abfallt (vgl. Abschnitt 6.1 und
Abbildung 6.2b) (DRECHSEL et al., 2012).
Bei Verwendung der Blaze-Wellenlange X0 lasst sich das spektrale Auflésungsvermogen eines
Echelle Spektrographen relativ gut zu

)\0

REchelle = A—go ~ K = const. (2.2.1)

13
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abschatzen. K beschreibt hierbei eine geratespezifische Konstante, die sich aus den verschie-
denen Parametern (Einfalls- und Ausfallswinkel, Spaltabstand, Spaltbreite etc.) des Echelle
Spektrographen bestimmen lasst. Natirlich sollte das Auflosungsvermogen des CCD Detek-
tors dem des Spektrographen angepasst werden, d. h. die PixelgroBe des Detektors muss klein
genug sein, damit er die hohe Aufldsung auch registrieren kann (DRECHSEL et al., 2012).

14



3. Sternwinde

3.1. Strahlungsdruck getriebene Winde heiBBer Sterne

Der Sternwind, oft auch stellarer Wind genannt, ist der von der Oberflache eines Sterns aus-
gehende Partikelstrom, der sowohl aus elektrisch geladenen als auch ungeladenen Teilchen be-
stehen kann. Meist wird dabei nur ein verschwindend geringer Teil der Sternmasse abgetragen.
Jedoch besitzen sehr junge und weit entwickelte Sterne starke Winde mit Endgeschwindigkei-
ten von bis zu einigen tausend km s, sodass der dadurch verursachte Massenverlust pro Jahr
in diesen Fallen fiir Leuchtkraftige Blaue Veranderliche (LBVs) bis hin zu einem Tausendstel
der Sonnenmasse betragen kann. Im Folgenden sollen die Strahlungsdruck getriebenen Winde
heiBer Sterne dargestellt werden.

Fiir heiBe Sterne ab einer Oberflachentemperatur von circa 10 000 K sind die Winde nur aus den
chemischen Bestandteilen der Sternoberflache, d. h. einfach oder mehrfach ionisierten Gasato-
men aufgebaut. Hier werden die Winde deshalb vorwiegend durch den Strahlungsdruck be-
schleunigt. Da dieser aber im Vergleich zu AGB-Sternen deutlich hdher ist, erreichen Winde
heiBer Sterne héhere Endgeschwindigkeiten von bis zu einigen tausend kms™! und damit auch
Massenverlustraten im Bereich von 1073 M pro Jahr. Zusatzlich zu ihrer Starke haben diese
Winde aber noch eine weitere wichtige Eigenschaft. Sie sind namlich hochgradig inhomogen.
Dies kann in Doppelsternsystemen insofern nachgewiesen werden, als dass der Sternwind dann
vom kompakten Begleiter, meist ein Neutronenstern oder ein WeiBer Zwerg, akkretiert wird.
Dieser Massentransfer sorgt auf der Oberflache des Sekundarsterns fiir Rontgenstrahlung, die
direkt proportional zum akkretierten Windmaterial ist (s. Abschnitt 4.3) (Rosswog, 2007).
Ein empirisch gefundenes Gesetz, das den Betrag der Windgeschwindigkeit am Ort des kompak-
ten Begleiters in Abhangigkeit von der Entfernung vom Primarstern hinreichend gut beschreibt,
lautet:

Vw(T) = Voo (1 - 1>ﬂ : (3.1.1)

r

wobei 5 ein Windgeschwindigkeitsparameter, der typischerweise im Bereich von 0,6 — 1 liegt,
Uso die Endwindgeschwindigkeit und r die radiale Entfernung in Einheiten des Primarsternradius
darstellt. Die Endwindgeschwindigkeit v,, kann mit Hilfe von P-Cygni-Profilen abgeschatzt
werden (s. Abschnitt 3.2).

Befindet sich der Sternwind in einem stationdren Zustand, so kann die Massenverlustrate des
Primarsterns fiir spharisch symmetrische Winde zusatzlich zu

M = 4712 p(r) v, (1) (3.1.2)



3. Sternwinde

bestimmt werden, wobei p(r) fir die Dichte des Materials im Abstand r vom Stern steht
(Rosswog, 2007).

3.2. Spektroskopischer Nachweis: P-Cygni-Profile

Anhand von P-Cygni-Profilen (siehe Abbildung 3.1a) kann die Endwindgeschwindigkeit eines
intensiven Sternwindes fiir Sterne mit einer stark expandierenden Hiille abgeschatzt werden.
Dies ist folgendermaBen zu verstehen: Die P-Cygni-Linienprofile sind ein Ausdruck von dich-
tem Gas, das mit groBer Geschwindigkeit von einem Stern abstromt. Sie beschreiben breite
Emissionslinien, an deren kurzwelliger Seite sich unmittelbar eine blau verschobene Absorption
anschlieBt (KALER, 1994).

Die Abbildung 3.1b verdeutlicht die Entstehung von Emission und Absorption. Das ausstro-
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(a) Ausgewahlte variable P-Cygni-Profile fir
H,-Linien des Beispielsterns IRAS
08544-4431. Jedes Profil ist durch die zuge-
horige orbitale Phase gekennzeichnet. (MAAs
et al., 2003)

(b) Zur Entstehung eines P-Cygni-Profils. (Is-
RAEL et al., 1997)

Abbildung 3.1.: P-Cygni-Linienprofile.

mende Gas, das sich von der Erde aus gesehen neben der Sternscheibe befindet, erzeugt die
Emissionslinie. Da sich dieses Gas zu gleichen Teilen von uns weg, auf uns zu und seitlich zur
Sichtlinie bewegt, ist die daraus resultierende Emissionslinie breit, aber unverschoben. Der Teil
des Sternwinds, der sich von der Erde aus gesehen vor der Sternscheibe befindet, emittiert
zwar auch etwas Linienstrahlung, jedoch absorbiert er vielmehr noch die Kontinuumsstrahlung
der Sternoberflache. Es kommt also insgesamt zu einer Absorption. Weil sich das Gas vor der
Sternscheibe genau auf uns zu bewegt, ist diese Absorption blau verschoben. Der am starksten
blau verschobene Teil des Linienprofils (,,Kante") entspricht dann der Maximalgeschwindig-
keit des Windes (s. Abbildung 3.1a). Der namensgebende Stern P Cygni dieser Profile ist ein
Uberriese mit einer scheinbaren Helligkeit von circa 4,8 mag und dem Spektraltyp B1 la, bei
dem obiges Verhalten zum ersten Mal nachgewiesen worden ist (KALER, 1994).
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3.3. Akkretionsmodell fiir Doppelsterne

3.3. Akkretionsmodell fiir Doppelsterne

Die Massenakkretion aus dem Sternwind wird iiblicherweise im Bondi-Hoyle Modell beschrie-
ben. Hierbei wird eine spharisch symmetrisch verteilte Akkretion angenommen. Ziel ist es dabei,
die Massenrate Mg, die vom kompakten Begleiter akkretiert wird, moglichst genau abzuschat-
zen. Hierzu folgen nun einige Grundiiberlegungen, die fiir das weitere Verstandnis unabdingbar
sind. Der Einfachheit halber, wird beim Bondi-Hoyle Modell die Windgeschwindigkeit als kon-
stant angesehen und damit Gleichung (3.1.1) vernachlassigt (MEREGHETTI et al., 2012). Die
Windgeschwindigkeit liegt typischerweise im Bereich der Fluchtgeschwindigkeit vesc:

2GM
w ~ Vesc = . 3.3.1
v v \/ 7 ( )

M und R stehen hier fiir die Masse und den Radius des Primarsterns (Rosswoa, 2007).
Da sich der kompakte Begleiter im Wind des Hauptsterns bewegt, ist seine relative Geschwin-

digkeit tber
Urel = \/ V2 + 02 (3.3.2)

mit v. als der Bahngeschwindigkeit des Begleiters definiert (Rosswoa, 2007). Damit ergibt
sich der Akkretionsradius, also der Radius, bei dem die Gesamtenergie des zum Begleiter
stromenden Materials mv?/2 — GmMg/r negativ wird und infolgedessen Akkretion moglich

ist, zu:
B 2G Mg

2
rel

r= R,

(3.3.3)

v

Die Bahngeschwindigkeit des Sekundarsterns v, ist meist viel kleiner als die eigentliche Wind-
geschwindigkeit v,, des Primarsterns. Folglich resultiert aus Gleichung (3.3.2) v, = vy, (ROSS-
WOG, 2007). Die gesamte Massenrate Mg, die auf den Begleiter innerhalb eines Zylinders mit
Radius R, ubertragen wird, wird dann mit Gleichung (3.3.3) zu:

(GMp)?

3
Uw

Mg = wR2pu,, = 47p (3.3.4)

Der Bruchteil an akkretiertem Material ergibt sich damit aus den Gleichungen (3.3.1), (3.1.2),
(3.3.3) und (3.3.4) schlieBlich zu:

M A4rr2p(r)v,(r) a?vi 4

M

M, 2 w e GEMZ 1/ Mg\? 2
g Mo _rhplin, o GUE_1(Me)ERYE g

a

Hierbei ist a die groBe Halbachse der Umlaufbahn des Begleiters und im letzten Umformungs-
schritt wurde wieder die Endwindgeschwindigkeit durch die Fluchtgeschwindigkeit aus Glei-
chung (3.3.1) ausgedriickt (Rosswoa, 2007).

Gleichung (3.3.5) etwas umgeschrieben fiihrt auf die vereinfachte Form

MnR? = 4ma®* Mg . (3.3.6)
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3. Sternwinde

Im Allgemeinen ,verliert” ein Korper der Masse m, der von einem Objekt der Masse M mit
Radius R akkretiert wird, einen Teil seiner potentiellen Energie. Dieser Anteil lasst sich Giber

© GMm GMm
AU = / dr = 221 337
v rR 12 " R ( )
berechnen und wird bei der Akkretion abgestrahlt. Die resultierende Leuchtkraft kann dabei
als Anderung der abgestrahlten Energie iiber der Zeit aufgefasst werden:

. M
Lo = AU = GRm | (3.3.8)

Ubertragt man diesen allgemeinen Fall auf die oben beschriebene Bondi-Hoyle (BH) Akkretion,
so ergibt sich mit Hilfe der Gleichungen (3.3.3) (3.3.6), (3.3.7) und (3.3.8):

GM;g - (GMg)*M
MB ~ ———
RB RBCL2U\%

Lacegn = (3.3.9)

mit Mg und Rg als der Masse bzw. dem Radius des kompakten Begleiters sowie M als der
Massenverlustrate des Primarsterns. Die Leuchtkraft ist also direkt proportional zur akkretier-
ten Massenrate Mg und wird als Rontgenstrahlung freigesetzt.
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4. Das System HD 49798 /RX J0648.0-4418

4.1. Erste Untersuchungen im optischen bis
ultravioletten Wellenlangenbereich

Der O-Unterzwerg HD 49798 ist etwa 650 Parsec von der Erde entfernt und steht am Stdhim-
mel im Sternbild Achterdeck des Schiffs (Puppis). Darum ist er von Europa aus vollstandig
nur im duBersten Siiden, also z. B. in Stidspanien oder auf Sizilien, zu sehen. Seine scheinbare
Helligkeit betragt 8,3 mag, zu schwach, um mit bloBem Auge sichtbar zu sein?.

In astronomischer Hinsicht ist dieser sdO6-Stern nicht zuletzt deshalb so interessant und faszi-
nierend, da es sich hier um einen einzellinigen (SB1) Doppelstern handelt, d. h. es ist nur eine
sichtbare und damit auch messbare Komponente ausreichender Helligkeit im Sternspektrum
vorhanden. Ohne geeignete Radialgeschwindigkeitsuntersuchungen erscheint der Begleiter RX
J0648.0-4418 also unsichtbar. Die altesten Vermessungen des Sterns im sichtbaren Wellenlan-
genbereich datieren aus dem Jahr 1970, in dem A. D. Thackeray erste Radialgeschwindigkeiten
publizierte. Diese wurden anhand zahlreicher Helium- und Stickstofflinien vermessen und die
Umlaufperiode zu circa 1,55 Tagen bestimmt. Eine genauere Untersuchung lieferte ebenfalls
noch 1970 P,y = 1,5476637 £ 0,0000032 Tage (THACKERAY, 1970). Spétere, von Bauer
& Husfeld im Jahre 1995 veroffentlichte spektroskopische Analysen der chemischen Zusam-
mensetzung ergaben dann einen 2,8-fachen Helium-, einen 0,05-fachen Kohlenstoff-, einen
25-fachen Stickstoff- und einen 1,4-fachen Siliziumgehalt von HD 49798 im Vergleich zur
Sonne. Der hohe Helium- und Stickstoffgehalt zusammen mit dem Mangel an Kohlen- und
Wasserstoff, weist darauf hin, dass die dauBeren wasserstoffreichen Schichten des O-Unterzwergs
durch den CNO-Zyklus mit der Zeit in Helium umgewandelt worden sein missen. Auch kdnn-
te die Hiille des unmittelbaren Vorgangers von HD 49798 somit wahrend einer gemeinsamen
Common-Envelope-Phase verloren gegangen sein.

In den darauffolgenden Jahren konnten obendrein mittels langeren und exakteren Messungen
die ersten Aussagen lber die groBe Halbachse und Massenfunktion gemacht werden. Stick-
land & Lloyd verifizierten im Jahre 1994 die Werte agpesini ~ 3,60 Ro und frope =
0,263 £ 0,004 Mg mit Hilfe von Absorptionslinien im UV-Bereich (STICKLAND, 1994).
Jedoch blieben die Eigenschaften und die Beschaffenheit des Begleitsterns trotz der umfang-
reichen Untersuchungen lange Zeit verborgen. Es war nicht eindeutig feststellbar, ob es sich nun
um einen kompakten Begleiter oder doch um einen Hauptreihenstern (F4-K0) handeln sollte.
Der Hauptgrund hierfiir lag insbesondere daran, dass HD 49798 ein solch heiBer (T ~ 47.000

*http://lexikon.freenet.de/HD_49798
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4. Das System HD 49798/RX J0648.0-4418

K) und leuchtkraftiger (log(L/Lq) ~ 3,90) Unterzwerg ist, sodass er seinen Begleiter zu-
mindest im optischen bis ultravioletten Wellenlangenbereich iiberstrahlt. Zudem konnte die
mogliche Bedeckung des Systems im Rontgenbereich, also die kurze Abnahme des emittierten
Rontgenflusses aufgrund der Tatsache, dass sich der Sekundar- hinter den Primarstern schiebt,
in den Messungen von Israel u.a. nicht abgedeckt werden (ISRAEL et al., 1997). Im optischen
Bereich wurde das Zentrum der Bedeckung aber schon von Stickland & Lloyd bei einem Ju-
lianischen Datum von Ty = 2443960.9632 Tagen beobachtet (STICKLAND, 1994).

Weitere Modellbetrachtungen von Entwicklungsszenarien von ehemaligen Hauptreihensternen
zu Unterzwergen von Kudritzki & Simon aus dem Jahr 1978 schatzten die Masse des sdOs
zu ~ 0,7 — 2,7 Mg ab und sagten fiir den Begleiter eine dhnliche Masse vorher. Sie waren
die ersten, die die These eines moglichen Massentransfers auf den Begleitstern prognostizier-
ten und ermittelten durch weitere optische Spektroskopie einen Radius des sdO-Sterns von
Rc =1,45+0,25 R (KUDRITZKI, 1978).

4.2. HD 49798 - Ein Rontgen-Doppelstern
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Abbildung 4.1.: Frequenzspektrum der Lichtkurve von HD 49798 im Energiebereich von 0,1 —
2,0 keV. Die , gephaste” Lichtkurve ist ebenfalls zu sehen. (ISRAEL et al.,
1997)

G. L. Israel u. a. beobachteten am 11. November des Jahres 1992 eine fiir HD 49798 charakte-
ristische Rontgenstrahlung in einem Energiebereich von 0, 1—2, 0 keV mit dem ROSAT Position
Sensitive Proportional Counter, kurz ROSAT PSPC (ISRAEL et al., 1997). Nach der Datenre-
duktion (u.a. Filtern moglicher stérender Hintergrundsignale und baryzentrische Korrekturen
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4.2. HD 49798 - Ein Rontgen-Doppelstern

der Photonenankunftszeiten) konnte das Frequenzspektrum iber eine Fouriertransformation
bestimmt werden. Das Ergebnis ist in Abbildung 4.1 zu sehen. Wahrend die Peaks um 0, 0049
und 0,0125 Hz aufgrund ahnlicher Spektren anderer Zielobjekte nur auf instrumentale Effekte
zuriickzufiihren sind, ist der Anstieg bei ~ 0,076 Hz der stellaren Quelle zuzuschreiben. Die-
se Frequenz entspricht einer Periodendauer der Rontgenpulse von 13,1789 + 0,0007 s. Des
Weiteren wurde eine erste obere Grenze fiir die Veranderung dieser Periode mit der Zeit zu
|P| <2,3-107 ss! abgeschatzt.

Das Spektrum von HD 49798 ist im gegebenen Energiebereich sehr weich, d.h. es hat ein
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Abbildung 4.2.: Zusammengesetztes Intensitatsspektrum mit Fehlerbalken und einem Potenz-

gesetz als bestmoglichem Fitmodell. Die Residuenwerte sind ebenfalls darge-
stellt. (ISRAEL et al., 1997)

Maximum bei einer niedrigen Energie von nur ~ 0,2 keV und fallt zu hoheren Energien steil
ab. Dies ist deutlich in Abbildung 4.2 erkennbar. Der Photonenindex I', der mit der Wellen-
lange der nachgewiesenen Photonen skaliert und aufgrund der Beziehung E = hc/A umso
groBer wird, je weicher das Spektrum ist, sowie die interstellare Wasserstoffsaulendichte Ny
dienten als Fitparameter fiir die in Abbildung 4.2 gezeigte Kurve. Es ergaben sich die Werte
' =4,7+£0,5und Ny = 2, 1J_r8:1 - 10%° cm~2. Eine erste Abschatzung fiir die Leuchtkraft
bei einer Entfernung des Sterns von 650 pc zur Erde ergab damit ~ 4 - 1032 erg s7! (ISRAEL
et al., 1997).

Um erste Aussagen iiber die gesamte Massenakkretionsrate Mg, die auf den Begleitstern RX
J0648.0-4418 lbertragen wird, machen zu kdnnen, verwendeten Israel u.a. das in Abschnitt 3.3
beschriebene Bondi-Hoyle Akkretionsmodell. Fir HD 49798 wurde die Endwindgeschwindig-
keit schon von Hamann u.a. 1981 aus geeigneten P-Cygni-Profilen zu v, = v,, ~ 1350 kms™1
bestimmt. Daraus ergab sich (iber synthetische Modellbetrachtungen eine Massenverlustrate
des heiBen Unterzwergs von M = 5- 107! — 107% My, pro Jahr (HAMANN et al., 1981).
Durch den in Gleichung (3.3.6) dargestellten Zusammenhang konnte Mg mit Hilfe der in der
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4. Das System HD 49798/RX J0648.0-4418

Parameter Wertebereich

Ve 80-160 kms~!
asini 3,60 Re
M 0,7-2,1 Mp

Mg 0,85-15 Mg

Tabelle 4.1.: Zur Bestimmung von Mg verwendete Parameter in den angegebenen Wertebe-
reichen.
Bemerkung: Die groBe Halbachse a der Umlaufbahn des Begleiters wurde iiber
asini = 3,60 Re fiir verschiedene Inklinationswinkel i berechnet.

Tabelle 4.1 aufgelisteten Werte berechnet werden. Es ergab sich eine Massenakkretionsrate
Mg des kompakten Begleiters zwischen ~ 10" gs~* und 6- 10" gs—! (ISRAEL et al., 1997).
Die 13 s Rontgenpulsationen resultieren aus der Rotation des Begleitsterns. Damit konnte es
sich bei RX J0648.0-4418 nur noch um einen entarteten Stern, d. h. um einen WeiBen Zwerg
oder einen Neutronenstern handeln, da ein normaler Stern nicht so schnell rotieren kann.
Fir den Fall eines WeiBen Zwerges ergab sich aus der oben bestimmten Massenakkretionsrate
mit Hilfe von Gleichung (3.3.9) eine Akkretionsleuchtkraft der emittierten Réntgenstrahlung
von 2-10% —2.103% erg s7! und fiir einen Neutronenstern 1-103! — 1103 erg s~ (ISRAEL
et al., 1997).

Im Allgemeinen sind die Spektren von Roéntgenpulsaren aber hart mit einem Photonenindex
I' ~ 0 — 2. Daher ist es eher unwahrscheinlich, dass es sich bei RX J0648.0-4418 wirklich um
einen Neutronenstern handelt (ISRAEL et al., 1997).

In jedem Fall wurde dank der gemessenen Réntgenpulse HD 49798 /RX J0648.0-4418 als das
erste Doppelsternsystem gefunden, das aus einem heiBen O-Unterzwerg und einem kompak-
ten akkretierenden Begleiter besteht. Dies stiitzt die These, dass HD 49798 eventuell der
ubrig gebliebene Rest eines Vorgangersterns ist, der wahrend einer gemeinsamen Common-
Envelope-Phase nahezu seine gesamte auBere Wasserstoffhiille durch Massentransfer verloren
hat (ISRAEL et al., 1997).

4.3. RX J0648.0-4418 - Ein magnetischer Weiller Zwerg

Es dauerte nicht lange, da untersuchten Bisscheroux u.a. im Jahr 1997 das System genauer,
um in erster Linie den Begleitstern zu identifizieren. Sie gingen dabei von den spektroskopi-
schen Befunden von Kudritzki & Simon aus dem Jahr 1978 aus, deren Ergebnisse in Abschnitt
4.1 naher beschrieben sind. Ausgangspunkt waren also die Atmospharenparameter, der Radius,
die Distanz zum System und die Leuchtkraft von HD 49798 (BISSCHEROUX et al., 1997).

Nachdem sie die Ergebnisse der Spektraluntersuchungen von lIsrael u.a. ebenfalls verifiziert
hatten, sprachen sich Bisscheroux u.a. aufgrund der Ahnlichkeit zu den weichen Spektren der
sogenannten DQ-Herculis-Sterne mit einer weichen Schwarzkorperkomponente mit kgTgg ~
40 — 60 eV und einem schwachen harten Bremsstrahlungsanteil mit kgTgrems ~ 10 keV fiir
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4.3. RX J0648.0-4418 - Ein magnetischer WeiBer Zwerg

einen magnetischen WeiBen Zwerg-Begleiter aus. Bei DQ-Herculis-Sternen handelt es sich
um enge Doppelsternsysteme, die meist aus einem massearmen Hauptreihenstern und einem
WeiBen Zwerg bestehen, dessen Magnetfeld so stark ist, dass der Massentransfer zwischen
beiden Sternen hierdurch signifikant beeinflusst wird. Sie gehéren deshalb zur Klasse der ma-
gnetischen kataklysmischen Verdnderlichen, die aufgrund der variierenden Massenakkretion
markante Helligkeitsanderungen aufweisen. Der Masseniibertrag resultiert, wie bei allen ka-
taklysmischen Veranderlichen, aus “Roche-lobe overflow” hin zu den magnetischen Polen des
kompakten Begleitsterns. Dabei kann sich keine richtige Akkretionsscheibe ausbilden, da die
starken Magnetfelder die ionisierte Materie an sich binden (PATTERSON, 1994).

Durch einen solchen magnetischen WeiBen Zwerg-Begleiter, dessen Rotationsachse nicht mit
seiner magnetischen Achse zusammenfallt, ware es moglich, dass das akkretierte Material
schon bei groBeren Entfernungen zu den magnetischen Polen hingezogen werden wiirde. Mit
der Zeit wiirden sich aufgrund der starken Dichte an den Polen bei Akkretion von weite-
rem Material ahnlich wie bei der Entstehung des Polarlichtes auf unserer Erde Schockfron-
ten (d. h. VerdichtungsstoBe) in der Akkretionssaule oberhalb des Sterns bilden, die zu einem
heiBen Plasma fiihren. Dies wiirde dann den harten (energiereicheren) Anteil der emittierten
Rontgenstrahlung erklaren, der ab einem Energiewert von ungefahr 1 keV dominiert. Ein groBer
Teil dieser harten Strahlung wiirde dann aber an der Oberflache des WeiBen Zwerges abge-
fangen und neu aufbereitet werden, wodurch der wesentlich weichere Anteil des beobachteten
Emissionsspektrum entstehen konnte. Insgesamt kame damit die beobachtete Leuchtkraft zwi-
schen 10%° und 1033 erg s~ zustande. Um das Verhalten des harten Teils exakt beschreiben zu
konnen, waren unterschiedliche Modelle abhangig von der jeweiligen Temperatur des Plasmas
notwendig. Deshalb ist es meist einfacher, andere Modelle wie z. B. Potenzgesetze, thermi-
sche Bremsstrahlung oder auch Schwarzkoérperspektren nur zum Verstandnis der weicheren
Strahlung zu verwenden. Das genaue Verhaltnis von harter zu weicher Strahlung wird beson-
ders durch Faktoren wie geometrische Effekte, der Masse des WeiBen Zwerges, der Starke
des magnetischen Feldes oder der Akkretionsrate bestimmt (MEREGHETTI et al., 2011a). In
jedem Fall wiirde der bisher am schnellsten rotierende DQ-Herculis-Stern AE Aquarii mit einer
Periode von circa 33 s von RX J0648.0-4418 abgelost werden, wenn es sich bei Letzterem
tatsachlich um einen magnetischen WeiBen Zwerg handelt (BISSCHEROUX et al., 1997).
Abbildung 4.3 zeigt die Abhangigkeit der Rontgenleuchtkraft von der Windgeschwindigkeit in
der Nahe des Begleiters. Diese Kurve wurde wiederum tiber den in Abschnitt 3.3 beschriebenen
Bondi-Hoyle Formalismus erstellt. Aus Gleichung (3.3.9) geht der in der Abbildung charakte-
ristische Zusammenhang L, gy X v\;4 = ve_s‘c" hervor. Man kann erkennen, dass fir eine aus
spektroskopischen Untersuchungen und Evolutionsmodellen abgeschatzte Massenverlustrate
des Primarsterns von M = Mwind =3-10"8 Mg pro Jahr ein Neutronenstern im fiir HD
49798 relevanten Bereich von Windgeschwindigkeiten zwischen 800 kms™! und 1350 kms™1
eine Leuchtkraft zwischen 10%° erg s7! und 10%% erg s~ verursachen wiirde. Um dies mit der
beobachteten Leuchtkraft von 103% erg s= bzw. 1033 erg s=! in Einklang zu bringen, wire ent-
weder eine deutlich groBere Windgeschwindigkeit oder eine viel geringere Massenverlustrate
des Priméarsterns notwendig. Dies ist aber beides bei einem solch heiBen Unterzwerg nicht
zu erwarten. Bei einem WeiBen Zwerg mit den angegebenen MaBen wiirde dies hingegen zu
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Abbildung 4.3.: Erwartete Leuchtkraft durch Windakkretion in Abhangigkeit der Windge-
schwindigkeit in der Nahe des kompakten Begleiters ermittelt durch Bondi-
Hoyle Akkretion fiir einen Neutronenstern mit M = 1,4 M), R = 10 km und
a =8 R und fiir einen WeiBen Zwerg mit M = 1,0 M), R = 6000 km und
a =7 Rg. Die gestrichelt-gepunktete Linie beschreibt die unterste Grenze der
detektierten Rontgenstrahlung bei circa 8 - 103! erg s—!, wahrend die gepunk-
teten Linien die im Text naher betrachteten Windgeschwindigkeiten andeuten.
(BISSCHEROUX et al., 1997)

einer Leuchtkraft zwischen 10%? erg s~! und 1033 erg s~ fiihren und lage damit tatsichlich im
Bereich der gemessenen Werte (BISSCHEROUX et al., 1997).

4.4. HD 49798 - Ein bedeckendes Doppelsternsystem

Nach den bisher gemachten Entdeckungen am System HD 49798/RX J0648.0-4418 wurde
vermehrt versucht, die Bedeckung des Begleiters im Rontgenbereich nachzuweisen. Dies wiir-
de einen groBen Fortschritt im Hinblick auf die Bestimmung der Inklination des Systems sowie
der Massen der beteiligten Sterne bedeuten. Wahrend die Bedeckung im optischen Wellenlan-
genbereich bereits im Jahre 1994 von Stickland & Lloyd vermessen wurde (s. Abschnitt 4.1),
dauerte es bis zum Jahr 2009 ehe erste Ergebnisse diesbeziiglich im Rontgenbereich erzielt
werden konnten. Mereghetti u.a. beobachteten das Doppelsternsystem in der Nacht vom 10.
auf den 11. Mai des Jahres 2008 mit dem Newton X-ray Multimirror Mission Satelliten, abge-
kirzt XMM. Aufgrund der verbesserten Technik, d. h. der erhéhten Sensitivitat und Auflosung
im Energiebereich von 0,15 — 12 keV im Vergleich zu den Aufnahmen von 1992, konnte zu-
nachst einmal optisch die orbitale Periode des Systems (iber Radialgeschwindigkeitsmessungen
exakter bestimmt werden. Das Ergebnis war eine Periode von P, = 1, 5476666 4+ 0, 0000022
Tagen.

Die Abbildung 4.4a zeigt die erste Aufnahme der Bedeckung im Rontgenbereich. AuBerdem
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ist das Pulsprofil des WeiBen Zwerges, neu gemessen von Mereghetti u.a., fiir zwei Zyklen im
Energiebereich von 0,15 — 0,4 keV dargestellt. Ein Fit an diese aufgenommenen Messwerte
ergab einen genaueren Wert fiir die Periode der Rontgenpulse von P = 13, 18425+0, 00004 s.
Mit Hilfe der Timing-Analyse und einem Vergleich zwischen den Werten der Rotationsperiode
von 1992 und 2008 ergab sich eine bessere Abschatzung der Perioden zu —5 - 10713 ss7! <
P <9-107"% ss™! (MEREGHETTI et al., 2009).3

Die Zeitverzogerung der Pulse, die sich daraus ergibt, dass sich der WeiBe Zwerg abwech-
selnd auf die Erde zu und weg bewegt, kann ebenfalls der Abbildung 4.4a entnommen werden.
Hierfiir wurden zehn Messpunkte ermittelt, die mit einer sinusformigen Kurve gefittet wurden.
Daraus resultierte eine groBe Halbachse fiir den Rontgenbereich von ax sini = 9,78 4+ 0,06
Lichtsekunden und damit eine Massenfunktion von f, x ~ 0,419 £ 0,008 Ms.

Mit Hilfe beider Massenfunktionen, d. h. derjenigen aus dem optischen (s. Abschnitt 4.1) und
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(b) Masse von HD 49798 (rechte Achse) und sei-
nes WeiBen Zwerges (linke Achse) in Abhan-
gigkeit vom Inklinationswinkel des Doppels-
ternsystems. Die gestrichelt-gepunkteten Lini-
en markieren eine Unsicherheit von 1. Der
im Abschnitt 4.1 betrachtete Radius R¢c =
1,45 £ 0,25 R des Unterzwerges sorgt fiir
obere und untere Grenzwerte des Inklinations-
winkels (gestrichelt). Die sich fir den Radius
Rc ergebenden Abstinde d sind in kpc ange-

geben. (MEREGHETTI et al., 2009)

(a) Profil der gemessenen Rontgenpulse
(oben), Zeitverzégerung der Rontgenpul-
se (Mitte) und aufgenommene Lichtkurve
des WeiBen Zwerg-Begleiters von HD
49798 im Rontgenbereich mit Energien von
0,15—0,4 keV (unten). (MEREGHETTI et al.,

2009)

Abbildung 4.4.: Zur Charakterisierung des Systems HD 49798.

dem Rontgenbereich, konnten nun die Massen beider Sterne in Abhangigkeit der verschiedenen
moglichen Inklinationswinkel ermittelt werden. Diesen Zusammenhang beschreibt Abbildung
4.4b. Die durchgezogene Linie der Abbildung gibt diejenigen Werte an, die durch die beiden

3Eine spatere von Mereghetti u.a. durchgefiihrte Timing-Methode aus dem Jahre 2011 lieferte eine Rotati-

onsperiode von P = 13,18424736 4 0,00000016 s und —2,9-107'% < P <3,6-10713 ss~! bzw. sogar
|P| < 6-1071% ss~! (MEREGHETTI et al., 2013). Dies illustriert die stabile Rotation des WeiBen Zwerges.
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4. Das System HD 49798/RX J0648.0-4418

Massenfunktionen im optischen und Rontgenbereich festgelegt werden. Wie aus dem Dia-
gramm ersichtlich wird, konnte die Inklination des Systems somit auf Winkel zwischen 79°
und 84° eingegrenzt werden, was wiederum mit Hilfe von Gleichung (1.0.1) umgerechnet in
Massenwerten von HD 49798 und seines WeiBen Zwerges von Mc = 1,50 4= 0,05 M, bzw.
Mwp = 1,28 £0,05 M, resultiert. Fiir den Radius des WeiBen Zwerges ergab sich durch das
Auftreten der 13 s Rontgenpulse und der bestimmten unteren Massengrenze ein oberes Limit
von circa 6000 km. Auf diese Weise war also eine genauere Abschatzung der Masse von HD
49798 im Vergleich zu fritheren Messungen moglich und zum ersten Mal konnte die Masse
seines Begleiters angegeben werden (MEREGHETTI et al., 2009).

4.5. Rontgenstrahlung von HD 49798

Die Abbildung 4.5 stellt die orbitalen Lichtkurven des WeiBen Zwerges RX J0648.0-4418 dar,
die Mereghetti u.a. aus ihren Beobachtungen vom 3. Mai 2002, vom 4. Mai 2002, vom 17.
September 2002 und schlieBlich zwischen dem 10. und 11. Mai 2008 zusammengestellt ha-
ben. Alle Zeitraume sind in der Abbildung in der genannten Reihenfolge mit den Buchstaben
A bis E kenntlich gemacht. Was besonders ersichtlich wird, ist die Tatsache, dass ein signi-
fikanter Flussanteil mit Photonenzihlraten von (2,8 4 0,3) - 1072 Ereignissen pro Sekunde
sogar wahrend der Bedeckung (entspricht einer orbitalen Phase von circa 0,75 in Abbildung
4.5) ausgemacht werden kann. Dies ist darauf zuriickzufiihren, dass der heiBe Unterzwerg HD
49798 selbst Rontgenstrahlung emittiert, die somit auch in allen aufgenommenen Spektren
vorhanden ist. Deshalb wurde bei der nachfolgenden Spektralanalyse dieser Anteil herausge-
rechnet, um wirklich nur den Rontgenfluss des WeiBen Zwerges zu erfassen. Genauer konnte
die Rontgenstrahlung wahrend der Bedeckung aber aufgrund der zu geringen Belichtungszeit
nicht untersucht werden (MEREGHETTI et al., 2011a).

Die Spektralanalyse erfolgte analog zu derjenigen von Israel u.a. aus dem Jahre 1992. Dieses
Mal jedoch auch fiir den Zeitraum wahrend der Bedeckung. Das orbitale Phasenintervall zwi-
schen 0,73 und 0,77 konnte entweder gut mit einem Potenzgesetz oder mit einer thermischen
Bremsstrahlung beschrieben werden. Die resultierenden Parameter dieser Modelle sind in Ta-
belle 4.2 festgehalten (MEREGHETTI et al., 2011a).

Fir den Bereich des Spektrums auBerhalb der Bedeckung wurde indes ein guter Fit durch ein
zweiteiliges Modell erreicht, das aus einem Schwarzkorper und entweder einem Potenzgesetz
oder einer thermischen Bremsstrahlung besteht (s. Tabelle 4.3) (MEREGHETTI et al., 2011a).
Ein Vergleich der erstellten Lichtkurven der Beobachtungen aus dem Jahre 2002 und 2008 ist
in Abbildung 4.6 zu sehen. Auf der einen Seite sind keine signifikanten Variationen erkennbar.
Auf der anderen Seite jedoch, besitzen die beiden Energiebereiche klare Differenzen beziiglich
ihrer Lichtkurven. Der weiche Schwarzkérperanteil hat ein nahezu sinusférmiges Profil, wohin-
gegen die Lichtkurve lber einem Energiewert von 0,5 keV von zwei Peaks gepragt ist, die eine
unterschiedlich hohe Intensitat aufweisen und zudem noch auBer Phase im Vergleich zu den
weichen Pulsen sind (s. Aufnahme vom Mai 2008). Was dagegen insgesamt beim Vergleich
der aufgenommenen Spektren auffallt, ist die Tatsache, dass die Eigenschaften des WeiBen
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4.5. Rontgenstrahlung von HD 49798
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Abbildung 4.5.: Orbitale Lichtkurven von RX J0648.0-4418 in drei Energiebereichen: 0,1-10

Tabelle 4.2.:

keV (oben), 0,1-0,5 keV (Mitte) und 0,5-10 keV (unten). Die verschiedenen
Buchstaben stehen fiir die unterschiedlichen Beobachtungszeitraume und die
Bedeckung liegt bei einer orbitalen Phase von ~ 0,75. (MEREGHETTI et al.,
2011a)

Parameter Wert
r 2,840,3
keTorems 0,557 keV
Ny 2,7-10" cm~2

Ermittelte Fitparameter der Rontgenemission von HD 49798 wahrend der Bede-
ckung mit Hilfe eines Potenzgesetzes mit Photonenindex I' oder einer thermi-
schen Bremsstrahlung mit dem angegebenen Wert fiir kgTgems. Die interstellare
Wasserstoffsaulendichte Ny ergibt fiir beide Modelle denselben Wert.
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4. Das System HD 49798/RX J0648.0-4418

Parameter Wert
kBTBB ~ 39 eV
r 1,6 £0,1

Ny <2,4-10" cm™2
Lgg ~9-10% ergs?!

kBTBB ~ 40 eV

kBTBrems ~ 8 keV
Ny <1,6-10" cm—2
Lgg ~8-10% ergs?

Tabelle 4.3.: Ermittelte Fitparameter der Rontgenemission von HD 49798 auBerhalb der Be-
deckung mit Hilfe eines zweiteiligen Modells aus Schwarzkérper (BB) und Po-
tenzgesetz bzw. Schwarzkérper (BB) und thermischer Bremsstrahlung (Brems).
AuBerdem sind die resultierenden bolometrischen Leuchtkrafte Lgg beider Mog-
lichkeiten angegeben.

0.1-0.5 keV (c s}
= o
—t )]
=
% ‘

II |
P P21 IR -
] 1 1]
L ©

0.5 1 1.5
Phase

Phase

Abbildung 4.6.: ,Gephaste” Lichtkurven im weichen und harten Energiebereich beobachtet
im Mai 2002 (links), im September 2002 (Mitte) und im Mai 2008 (rechts).
(MEREGHETTI et al., 2011a)
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4.6. Eine weitere Rontgenquelle im Doppelsternsystem

Zwerges RX J0648.0-4418 ziemlich stabil sein miissen, da keine markanten Variationen in

der Rotationsperiode sowie in der Form des Pulsprofils erkennbar sind (MEREGHETTI et al.,
2011a).

4.6. Eine weitere Rontgenquelle im Doppelsternsystem

Mereghetti u.a. untersuchten die wahrend der Bedeckung emittierte Rontgenstrahlung noch-
mals im Jahre 2011. Sie benutzten hierfiir wiederum den Newton X-ray Multimirror Mission
Satelliten und nahmen im Zeitraum von Mai bis September in insgesamt sechs Nachten Daten
auf (MEREGHETTI et al., 2013).

Mittels Annahme einer symmetrischen Bedeckung, d. h. gleich schnell verlaufendem Ein- und
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Abbildung 4.7.: ,,Gephaste” Lichtkurve von RX J0648.0-4418 im Energiebereich von 0,15-10
keV. Die horizontal gepunktete Linie steht fiir die Hintergrundstrahlung und die
durchgezogenen vertikalen Linien kennzeichnen den Beginn und das Ende der
Bedeckung. Anhand der vertikal gestrichelten Linien kann eine symmetrische
Bedeckung ausgemacht werden. (MEREGHETTI et al., 2013)

Austritt des WeiBen Zwerges, und der orbitalen Lichtkurve aus Abbildung 4.7, in der die durch-
gezogenen vertikalen Linien den Beginn und das Ende der Bedeckung kennzeichnen, konnte
deren Lange im Energiebereich von 0,15 — 0,5 keV zu 4311 £ 52 s abgeschatzt werden. Ein-
und Austritt (in Abbildung 4.7 die Bereiche zwischen den gestrichelten und durchgezogenen
vertikalen Linien) betragen jeweils 525+49 s. Der stufenférmige Verlauf des Ein- und Austritts
konnte einerseits damit erklart werden, dass die detektierte Rontgenstrahlung aus einem Be-
reich um den kompakten Begleiter stammt. Hierfiir ware dann eine weitere Rontgenquelle im
Doppelsternsystem verantwortlich. Andererseits konnte die Strahlung aber auch stufenférmig
in den dichtesten Regionen des Sternwindes nahe der Oberflache von HD 49798 absorbiert
werden. Letzteres miisste aber zu einer leichten Energieabhangigkeit der Lichtkurve nahe der
Bedeckung fiihren, die nicht bestatigt werden konnte. Folglich kdnnte es sich tatsachlich um
eine weitere, bislang noch nicht bestatigte Rontgenquelle handeln (MEREGHETTI et al., 2013).
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4. Das System HD 49798/RX J0648.0-4418

4.7. Zukiinftige Entwicklung des Systems

Die Zukunft des Systems hingegen, ist nach der Bestimmung der Masse des Begleiters rela-
tiv klar. In einer weiteren Common-Envelope-Phase, in der die Roche-Grenze von HD 49798
erneut erreicht wird und es somit wiederum zu einem “Roche-lobe overflow” kommen wird,
steigt der Massentransfer auf den WeiBen Zwerg durch das heliumreiche Material erheblich.
Modelle haben gezeigt, dass Raten von 107 bis 107° M, dabei keine Seltenheit sind. Dies
wiirde dazu flihren, dass der ohnehin schon sehr massive WeiBe Zwerg die Chandrasekhar-
Massengrenze von 1,4 M, erreichen und eine Supernovaexplosion vom Typ la unmittelbar
bevorstehen wiirde. Falls es sich aber bei RX J0648.0-4418 um einen sauerstoff- und stick-
stoffreichen WeiBen Zwerg handelt, konnte es zu einem Kollaps des Begleitsterns kommen, der
durch die Massenakkretion bedingt ist. Dies wiirde dann in einem Neutronenstern, genauer ei-
nem Millisekunden-Pulsar (MSP), mit einer Rotationsperiode von einer bis zehn Millisekunden
und erhohter Lebensdauer resultieren (MEREGHETTI et al., 2011a).

4.8. Fazit

HD 49798 ist der erste registrierte heiBe O-Unterzwerg, bei dem Rontgenemission detek-
tiert werden konnte. Mit Hilfe langjahriger spektroskopischer Untersuchungen im optischen
und ultravioletten Wellenlangenbereich konnten seine Hauptparameter wie Masse, Radius, Ef-
fektivtemperatur sowie Leuchtkraft bestimmt werden. Die Natur des aus seinem Sternwind
akkretierenden Begleiters RX J0648.0-4418 blieb jedoch langere Zeit unbekannt. Erst die Er-
gebnisse von Bisscheroux u.a. aus dem Jahr 1997 konnten die registrierte Rontgenleuchtkraft
angemessen durch einen magnetischen WeiBen Zwerg erklaren. Aus spateren Vermessungen der
Bedeckung im Rontgenbereich durch Mereghetti u.a. im Jahr 2009 konnten zudem die Masse
des Begleitsterns Mwp = 1,28 £ 0,05 Mc) und die Inklination des Systems mit Winkeln
zwischen 79° und 84° abgeleitet werden. Eine zukiinftige Supernovaexplosion vom Typ la ist
indes am wahrscheinlichsten, wenn der weiBe Zwerg in einer weiteren gemeinsamen Common-
Envelope-Phase die Chandrasekhar-Massengrenze tberschreiten wird.

Die Abbildung 4.8 fasst nochmals alle bisherigen Ergebnisse, allerdings ohne die neuesten Mes-
sungen von Mereghetti u.a. aus dem Jahre 2011, iiber das Doppelsternsystem um den heiBen
Unterzwerg HD 49798 und seinen WeiBen Zwerg-Begleiter RX J0648.0-4418 zusammen.
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4.8. Fazit

Parameter Symbol Value Reference®

Orbital period Porb 1.5476666 + 0.0000022 days (nH

Eccentricity e 0 (2)

Inclination i 79°-84° ()

Distance d 650 £ 100 pc 3)

HD 49798

Mass Mg 1.50 £ 0.05 Mg (n

Effective temperature Tett 46,500 K 4)

Magnitudes U=06.758, B=28.017, V=_8.287 (5)

Surface gravity log g 4.35 cgs 4)

Radius Rsd 1.45+0.25 R, (3)

Luminosity L 3% 10¥ ergs™! (3)
RX J0648.04418

Mass Mwp 1.28 £ 0.05 Mg (hH

Radius Rwp 3000 km

Luminosity Ly 10% erg 5!

Spin period P 13.18425 =+ 0.00004 s (hH

Period derivative P —S5x107Bss <« P<c9x107Bss!

Note. * References. (1) Mereghetti et al. 2009; (2) Stickland & Lloyd 1994 (3) Kudritzki & Simon 1978; (4) Hamann 2010;

(5) Landolt & Uomoto 2007.

Abbildung 4.8.: Ermittelte Hauptparameter des Doppelsternsystems HD 49798 /RX J0648.0-
4418 aus dem Jahr 2010. (MEREGHETTI et al., 2011a)
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5. Der ,,extreme Heliumstern* BD +37° 442

5.1. Erste Untersuchungen im optischen bis
ultravioletten Wellenlangenbereich

Parameter Symbol BD +37° 442 HD 49798
Value Reference Value Reference

Mass (Mg) M 0.9 1 1.50 +£0.05 5
Radius (Rg) R 1.6 1 145 +0.25 6
Surface gravity logg 4.0+ 0.25 2 4.35 7
Luminosity (Lg) L 25,000 3 14,000 7
Effective temperature (K) Tes 48,000 3 46,500 7
Magnitudes U,B,V 8.57,9.73, 10.01 4 6.76, 8.02, 8.29 8
Distance (kpc) d Zi%?ﬁ 2 0.65 4+ 0.1 6
Terminal wind velocity (km s [ 2000 3 1350 9
Mass-loss rate (Mg yr— ") M 10783 3 10-83 7

References. (1) Husfeld 1987; (2) Bauer & Husfeld 1995; (3) Jeffery & Hamann 2010; (4) Landolt 1973; (5) Mereghetti et al. 2009;
(6) Kudritzki & Simon 1978; (7) Hamann 2010; (8) Landolt & Uomoto 2007; (9) Hamann et al. 1981.

Abbildung 5.1.: Ermittelte Hauptparameter der O-Unterzwerge BD +37° 442 und HD 49798
aus dem Jahr 2010. (MEREGHETTI et al., 2012)

Die in Kapitel 4 dargelegten Entdeckungen und Ergebnisse iiber HD 49798 und seinen kom-
pakten Begleiter RX J0648.0-4418 veranlassten La Palombara u.a. dazu, bei anderen heiBen
Unterzwergen ahnlichen Spektraltyps nach Rontgenemission zu suchen. Einer der moglichen
Kandidaten war der circa 2 kpc entfernte helle O-Unterzwerg BD +37° 442, von dem man
schon seit seiner Entdeckung im Jahre 1966 durch Rebeirot wusste, dass sein Wasserstoffgehalt
komplett aufgebraucht ist (REBEIROT, 1966). Deshalb wird er des Ofteren auch heute noch
zur Gruppe der ,,extremen Heliumsterne” gezahlt. Eine detaillierte Untersuchung seines opti-
schen Spektrums ergab dhnlich wie bei HD 49798 neben den charakteristischen Heliumlinien
obendrein noch Absorptionslinien von Kohlen- und Stickstoff. Auch konnten im ultravioletten
Spektrum P-Cygni-Profile gefunden werden, die auf einen ausgepragten Sternwind hindeuten.
Jeffery & Hamann analysierten im Jahre 2010 die P-Cygni-Linien mit Hilfe von synthetischen
Spektren und konnten eine Endwindgeschwindigkeit von ~ 2000 km s~! mit signifikanten Mas-
senverlustraten von circa 3-10~? M, pro Jahr feststellen (JEFFERY, 2010). Daneben konnten
die anderen Hauptparameter wie Masse, Radius, Effektivtemperatur, Leuchtkraft u.a. durch
weitere spektroskopische Aufnahmen mit anschlieBender Spektralanalyse in den Jahren 1973-
2010 ermittelt werden (s. dazu auch Husfeld u.a. 1987, Bauer & Husfeld 1995 und Landolt



5. Der ,extreme Heliumstern” BD +37° 442

u.a. 1973). Diese sind, wie Abbildung 5.1 zeigt, relativ ahnlich zu HD 49798. Ein groBer Un-
terschied zwischen beiden Sternen blieb aber dennoch all die Jahre bestehen: Es gab keinen
Hinweis darauf, dass BD +37° 442 auch einen kompakten Begleiter, sei es ein Neutronens-
tern oder ein WeiBer Zwerg, besitzt. Im August des Jahres 2011 gelang es La Palombara u.a.
allerdings Rontgenstrahlung nachzuweisen (MEREGHETTI et al., 2012).

5.2. Rontgenemission von BD +37° 442

Die Messungen wurden, wie es auch schon bei den neueren Beobachtungen von HD 49798 im
Rontgenbereich der Fall gewesen war, mit dem Newton X-ray Multimirror Mission Satelliten
aufgenommen. Die Nettozahlrate der registrierten Photonen betrug in etwa 1073 — 10~2 Er-
eignisse pro Sekunde und das Spektrum erschien ebenfalls weich. Letzteres resultiert aus der
Tatsache, dass BD +37° 442 nicht bei Energien hoher als ~ 2 keV detektiert werden konnte
(MEREGHETTI et al., 2012).

Mit Hilfe der Timing-Methode konnte, wie schon bei HD 49798, das Pulsprofil der emittierten
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HD 49798 (oben) und BD +37° 442 Energiebereich 0,15 — 2 keV mit dem best-
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Abbildung 5.2.: Zur Rontgendetektion bei BD +37° 442,

Réntgenstrahlung bestimmt werden (vgl. Abbildung 5.2a). Es zeigte eine signifikante Modu-
lation mit einer Periode von 19,156 4 0,001 s &hnlich wie HD 49798 (MEREGHETTI et al.,
2012).

Um die genauen Eigenschaften dieser Rontgenstrahlung herauszufinden, wurde eine Spek-
tralanalyse durchgefiihrt. Zunachst dienten zur Beschreibung einkomponentige Fits wie ein
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5.2. Rontgenemission von BD +37° 442

Potenzgesetz oder ein Schwarzkorperspektrum. Diese waren aber bei Weitem nicht zufrieden-
stellend und ergaben unphysikalisch hohe Fitparameter wie einen Photonenindex von I' ~ 5
bzw. eine Schwarzkoérpertemperatur von kgTgg = 93 keV. Eine deutliche Verbesserung zeigte
sich erst dann, als ein zweikomponentiger Fit verwendet wurde (s. Abbildung 5.2b). Dabei
lieferte ein Modell, das aus einem Potenzgesetz und einem Schwarzkorper aufgebaut ist, das
beste Ergebnis, auch wenn der Photonenindex zwischen den Werten —1 und 4 schwankte.
Der beste Wert fiir den Photonenindex ergab sich zu I' = 2,25, woraus fiir die anderen
Parameter Werte von Ny = (1,41’8:(75) -10%" cm™? und kgTgg = 451’51;1 keV resultierten.
Nur circa 28% der im Energiebereich von 0,2 — 1 keV insgesamt absorbierten Strahlung von
fabsx = (2,6 20,3) - 107 erg cm=2s7! kann auf das Potenzgesetz zuriickgefiihrt werden.
Bolometrischer Fluss und Leuchtkraft der Schwarzkérperkomponente betrugen bei einer an-
genommenen Distanz von 2kpc 1,7 - 10712 ergcm=2s71 bzw. 7,8 - 1032 erg s~!. Aufgrund
der extremen Schwankungen des Photonenindex und den daraus resultierenden Unsicherheiten
der Schwarzkorpertemperatur waren diese Werte jedoch sehr stark fehlerbehaftet. Wiederholt
wurde der Fit fiir Photonenindizes von I' = 1 und I' = 3, woraus sich ein mogliches Energiein-
tervall fiir kgTgg von 30 — 68 keV ergab. Infolgedessen lieB sich dann eine Rontgenleuchtkraft
zwischen ~ 10%? und ~ 10% erg s~ ableiten (MEREGHETTI et al., 2012).

Die Ahnlichkeit der Réntgenlichtkurve und des Spektrums mit dem von HD 49798 legt nahe,
dass es sich bei BD +37° 442 wie bei HD 49798 um einen Doppelstern mit einem schnell
rotierenden kompakten Begleiter handeln miisste. Die Strahlung wiirde also, wie schon in Ab-
schnitt 4.3 beschrieben, durch Windakkretion zustande kommen und die Rontgenpulse aus
der Rotation des Begleitsterns. Die Dichte und besonders die Windgeschwindigkeit am Ort
des moglichen kompakten Begleiters soll hier nun unter Verwendung von Gleichung (3.1.1)
in Abhangigkeit der Entfernung vom Primarstern betrachtet werden. Hierzu wurden die von
Hamann & Jeffery im Jahre 2010 gefundenen Werte v,y ~ 2000 kms ™ und M ~ 3-107? Mg
pro Jahr verwendet. Nimmt man des Weiteren noch Bondi-Hoyle Akkretion an und verknlpft
die darin enthaltene orbitale Separation a (s. Gleichung (3.3.5)) tber das 3. Keplersche Gesetz
(Zweikdrperproblem) mit der orbitalen Periode P, so kann ganz einfach ein Zusammenhang
zwischen der Akkretionsleuchtkraft (vgl. Gleichung (3.3.9)) und P, hergestellt werden. Dazu
miissen aber natirlich die Massen und Radien der beteiligten Korper bekannt sein. Der ermit-
telte Zusammenhang fiir einen Neutronenstern als Begleiter von BD +37° 442 mit 1,4-facher
Sonnenmasse und einem Radius von 10 km und fiir einen WeiBen Zwerg mit einer Masse von
0,6 Mg und 10000 km Radius kann der Abbildung 5.3 entnommen werden. In beiden Fallen
wurde die von Husfeld u.a. abgeleitete Masse von 0,9 M, fiir den heiBen Unterzwerg BD +37°
442 benutzt. Die horizontal gestrichelten Linien kennzeichnen die oben ermittelten Minimal-
und Maximalwerte fiir die Rontgenleuchtkraft der Schwarzkorperkomponente von BD +37°
442 (MEREGHETTI et al., 2012).

Obwohl die beobachtete Akkretionsleuchtkraft aufgrund der weiter oben beschriebenen Pro-
bleme beim Fitten der Schwarzkorperkomponente relativ ungenau bestimmt werden konnte,
geht aus Abbildung 5.3 eindeutig hervor, dass es sich beim moglichen Begleiter von BD +37°
442 um einen Neutronenstern mit einer Orbitalperiode zwischen einem und mehreren Tagen
handeln sollte. Allerdings sind die typischen Spektren von Neutronensternen in klassischen
Rontgen-Doppelsternsystemen normalerweise deutlich harter, weshalb diese ersten Klassifizie-
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5. Der ,extreme Heliumstern” BD +37° 442

rungsversuche des moglichen kompakten Begleiters trotzdem mit Vorsicht zu genieBen sind.
Es konnte sich zudem dennoch um einen WeiBen Zwerg handeln, falls die Trennung der bei-
den Komponenten des Systems so gering ist, dass starker “Roche-lobe overflow" stattfindet.
Dann kdme es zu einer deutlich hoheren Akkretionsrate und damit auch Leuchtkraft fiir einen
WeiBen Zwerg-Begleiter als in Abbildung 5.3 dargestellt ist (MEREGHETTI et al., 2012).

Zuletzt konnten Heber u.a. im Jahre 2013 mit Hilfe von NLTE-Modellatmospharen mit der
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Abbildung 5.3.: Erwartete Akkretionsleuchtkraft in Abhangigkeit von der orbitalen Periode des
moglichen Doppelsternsystems BD 37° 442. Dargestellt sind die Falle eines
WeiBen Zwerges (gestrichelte Linien) und eines Neutronensterns (durchgezo-
gene Linien) fir die Windparameter 5 = 0,6 und 8 = 1,0. Die horizontal
gepunkteten Linien kennzeichnen das Minimum und das Maximum der er-
mittelten Leuchtkraft der Schwarzkérperkomponente. (MEREGHETTI et al.,
2012)

effektiven Oberflachentemperatur T, der Schwerebeschleunigung log g, dem Verhéltnis von
Helium zu Wasserstoff sowie der Rotationsgeschwindigkeit v, als freien Parametern eine pro-
jizierte Rotationsgeschwindigkeit von BD +37° 442 von circa 60 kms™! ableiten (s. Abbildung
5.4). Dieser Wert ist insofern uniblich, als dass die meisten bisher bekannten heiBen Un-
terzwerge vergleichsweise langsam rotieren. Eine Moglichkeit diese Rotationsgeschwindigkeit
und zugleich den gemessenen Rontgenfluss verstehen zu kdnnen, ware eine orbitale Periode des
Rontgen-Doppelsterns in der GréBenordnung von einigen Stunden bis zehn Tagen. In diesem
Fall wiirde die Rotation des Unterzwergs aufgrund von starken Gezeitenkraften dhnlich wie bei
Erde und Mond gebunden verlaufen (HEBER et al., 2013).

Die ersten Radialgeschwindigkeitsvermessungen von BD +37° 442 wurden noch von Rebei-
rot bei dessen Erstentdeckung im Jahre 1966 durchgefiihrt. Damals wurde ein Wert von
—156,441,1 kms~! und damit also eine Blauverschiebung gemessen (REBEIROT, 1966). Die
nachsten Messungen ergaben im Jahre 1987 u.a. im Rahmen der Untersuchung von 32 heiBen
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5.2. Rontgenemission von BD +37° 442

O-Unterzwergen am ESO-3.6 m Teleskop mit dem CASPEC (Cassegrain Echelle Spectrograph)
Spektrographen auf dem Berg La Silla in Chile eine Radialgeschwindigkeit von —94 +1 kms™!
(HEBER, 1987). Dieser deutliche Unterschied in den ermittelten Werten legt ein mogliches
Doppelsternsystem bei BD +37° 442 nahe, das jedoch mittels weiterer Radialgeschwindigkeits-
messungen verifiziert werden muss. Die genauen Parameter des Doppelsterns sollten hieraus
dann abgeleitet werden kénnen (MEREGHETTI et al., 2012). Aus diesem Grund wurde im
Jahre 2012 eine Kampagne zur Messung der Radialgeschwindigkeitskurve begonnen und im
zweiten Halbjahr des Jahres 2013 fortgefiihrt. Deren Ergebnisse werden in Abschnitt 6.5 dar-

gelegt.
Alleine die Tatsache, dass bislang aber neben dem System HD 49798 nur BD +37° 442 als ein
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Abbildung 5.4.: Fit von synthetischen NLTE Spektren an ein FOCES Spektrum von
BD +37° 442. Hieraus konnte u.a. die projizierte Rotationsgeschwindigkeit
von ~ 60 kms~! abgeleitet werden. (HEBER et al., 2013)

weiteres mogliches Doppelsternsystem, aufgebaut aus einem heiBen O-Unterzwerg und einem
kompakten Begleiter, in Frage kommt, verdeutlicht die Einzigartigkeit dieser beiden Systeme
(MEREGHETTI et al., 2012).
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie von BD +37°
442

6.1. Beobachtungen und Datenreduktion

Insgesamt wurden innerhalb eines Zeitraums von einem Jahr (Oktober 2012 bis Dezember
2013) 52 hochauflésende optische Spektren von BD +37° 442 gemacht. Die Mehrzahl hiervon
wurde mit Hilfe des CAFE (Calar Alto Fiber-fed Echelle) Spektrographen am 2.2 m Teleskop
des Calar Alto Observatoriums (s. Abbildung 6.1a), auch Deutsch-Spanisches Astronomisches
Zentrum (DSAZ) genannt, in der Provinz Almeria (Spanien) aufgenommen (38 Spektren).
Die restlichen 14 Spektren stammen vom Telescopio Nazionale Galileo, kurz TNG, auf der Ka-
nareninsel La Palma (vgl. Abbildung 6.1b) und wurden mit dem SARG (Spettografo ad Alta
Risoluzione per Galileo) Spektrographen aufgenommen. Bei beiden verwendeten Spektrogra-
phen handelt es sich um Echelle Spektrographen, deren Funktionsweise und Aufbau schon in
Abschnitt 2 erlautert wurde.

In erster Linie sollten aus den Sternspektren durch Messung der Dopplerverschiebung der fiir

(a) Blick auf das deutsch-spanische (b) Blick auf das Telescopio Nazionale Ga-
Observatorium DSAZ auf dem Calar Alto lileo (TNG) des Roque-de-los-Muchachos-
in 2168 m Hohe. (HATTENBACH, 2014) Observatoriums auf La Palma.*

Abbildung 6.1.: Die zur Beobachtung von BD +37° 442 verwendeten Observatorien.

einen heiBen O-Unterzwerg charakteristischen Emissions- und Absorptionslinien die zugehori-
gen Radialgeschwindigkeitswerte von BD +37° 442 extrahiert werden. Wie bereits in Abschnitt
5.1 angeklungen, dienten hierfiir vor allem die verschiedenen Absorptionslinien der Elemente

“http://www.globezoom. info/wbb2/print.php?threadid=6323&page=10
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie von BD +37° 442

Helium, Kohlen- und Stickstoff. Die genaue Liste der verwendeten Linien kann den Radialge-
schwindigkeitstabellen von Teil A des Anhangs entnommen werden.

Im Folgenden soll der dabei durchgefiihrte Kalibrierungs- und Reduktionsprozess dieser Da-
ten bis hin zur fertigen Radialgeschwindigkeitsanalyse genauestens erlautert werden. Zur Da-
tenreduktion wurde das Programm-Paket MIDAS (Munich Image Data Analysis System)
genutzt®. Zunichst wurden die fiir jede Nacht separat aufgenommenen Flatfields, Bias und
ThAr-Emissionsspektren eingelesen und jeweils ein sogenanntes Masterflatfield, Masterbias
und Masteremissionsspektrum der ThAr-Vergleichslampe erstellt. Dies geschah auf Basis der
Bestimmung des Medians, der deutlich robuster gegeniiber moglichen Ausreiern als das arith-
metische Mittel ist.

Nach diesem Prinzip konnten also fiir jede Nacht die Pixelwerte der Einzelbilder, die in Blocke
zu je 10 Flatfields, 10 Bias bzw. 10 ThAr-Aufnahmen eingeteilt wurden, untereinander ver-
glichen und so fiir jeden einzelnen Pixelvergleich ein Zentralwert (Median) ermittelt werden.
Die auf diese Weise entstandene Zwischenaufnahme bestand folglich nur noch aus Median-
pixelwerten. Im Anschluss daran wurde die oben erwahnte Masteraufnahme dann aus dem
arithmetischen Mittel all dieser Zwischenaufnahmen der einzelnen Blocke erstellt, um einer-
seits das Signal-zu-Rausch Verhaltnis durch einen hoheren Fluss zu verbessern (S/R~ 20-30)
sowie andererseits die schwache ThAr-Lampe im blauen Wellenldngenbereich auszugleichen.
Die Masteraufnahme diente dann im Folgenden zur Kalibrierung des Sternspektrums.
Wahrend des Kalibrierungsprozesses wurden die verschiedenen Beugungsordnungen und deren
Position auf dem CCD Detektor des jeweiligen Spektrographen mit Hilfe des Sternspektrums
identifiziert sowie mittels der ThAr-Vergleichslampe (vgl. Abbildung 6.2a) dann jedem Pi-
xel eine Wellenlange zugeordnet. Letzteres wurde anhand einiger, bereits vorher ausgewahlter
Emissionslinien im ThAr-Spektrum durchgefiihrt. Wahrend der Umwandlung wurde dann ein
nichttrivialer Optimierungsprozess durchlaufen, der eine Mindestanzahl an zur Kalibrierung
von MIDAS erfassten Emissionslinien im Sternspektrum benoétigt. Diese “Total Number Of
Lines” sollte (bei einer benutzten Anzahl an Beugungsordnungen von circa 86) ausreichend
hoch sein, um eine fehlerfreie Kalibrierung zu garantieren. ErfahrungsgemalB sollte hier der
Prozentsatz der verwendeten Linien tiber 50% liegen. MIDAS benutzte die erfassten Linien zur
Erstellung der Dispersionsrelation, die durch ein Polynom dritter Ordnung beschrieben wird.
Im Anschluss daran berechnete das Programm-Paket die spektrale Auflosung R mit Hilfe des
ThAr-Vergleichsspektrums empirisch. Dieser Wert war hoch genug fiir nahezu alle Spektren
und betrug in etwa 55000 — 60000 (DRECHSEL et al., 2012).

Die eigentliche Reduktion des Sternspektrums wurde anschlieBend mit Hilfe einer in der Skript-
sprache S-Lang bzw. dem darauf basierenden ISIS (Interactive Spectral Interpretation System)
programmierten Pipeline durchgefiihrt (Irrgang 2013). Hier wurden die verschiedenen, fiir die
Datenreduktion der Rohdaten notwendigen, Punkte abgearbeitet. Es folgt nun ein kurzer Abriss

®Noch wihrend der Beobachtung von BD +37° 442 wurde der sogenannte Dunkelstrom subtrahiert. Dieser
kommt im Allgemeinen wahrend einer Aufnahme aufgrund der endlichen Temperatur des CCD Detektors
des verwendeten Spektrographen zustande. Dies resultiert in thermischen Anregungen innerhalb des je-
weiligen CCD Detektors, wodurch ein kiinstliches Signal abhangig von der Belichtungszeit der Aufnahme
hervorgerufen wird. Um dieses Problem zu lésen, wurde ein sogenannter “Darkframe”, also eine Aufnahme
gleicher Dauer und Temperatur aber mit geschlossener Blende der Kamera, vom urspriinglich aufgenom-
menen Bild abgezogen (DRECHSEL et al., 2012).
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6.1. Beobachtungen und Datenreduktion

der darin enthaltenen Schritte am Beispiel eines Echelle-Spektrographen (SARG bzw. CAFE):
Entfernung von Cosmics: Cosmics sind Artefakte, die durch hoch-energetische, kosmische
Teilchen erzeugt werden. Ihr Vorkommen ist dabei abhangig von der jeweiligen Belichtungszeit.
Die durch diese Teilchen hervorgerufene Signalstéarke liegt fast immer deutlich hoher als die
der beobachteten Quelle. Cosmics kénnen durch Anwendung eines numerischen Filters, der
Intensitat und Pixelausdehnung dieser Ereignisse mit einbezieht, wirkungsvoll entfernt werden
(DRECHSEL et al., 2012).

Entfernung von Himmelshintergrund: Der Himmelshintergrund, der im Allgemeinen abhan-
gig von der derzeitigen Mondphase und damit auch vom Abstand zwischen aufgenommenem
Objekt und Mond ist, hat neben Reflexionen im Teleskop, im Spektrographen oder aber in der
Kamera grundsatzlich groBen Einfluss auf die Qualitat der Spektren. Er sorgt dafiir, dass das
Licht einer Beugungsordnung durch das der angrenzenden Ordnungen verunreinigt wird. Eine
Abschatzung der Starke des jeweiligen Himmelshintergrunds und damit eine effektive Metho-
de diesen zu filtern, wird durch das Signal zwischen den Ordnungen erméglicht (DRECHSEL
et al., 2012).

Rebinning: In diesem Schritt werden die einzelnen Beugungsordnungen aus dem zweidimen-
sionalen Bild extrahiert und in eindimensionale Datenarrays umgewandelt. Dabei wird die Pi-
xelskala durch die in der Kalibrierung ermittelte Wellenlangenskala ersetzt (DRECHSEL et al.,
2012).

Flatfieldkorrektur: Der Intensitatsverlauf jeder Beugungsordnung ist durch die sogenannte
Blaze-Funktion bestimmt, die bei einer zentralen Wellenlinge, der Blaze-Wellenlange \°, ein
Maximum hat und dann seitlich stark abfallt (vgl. Abbildung 6.2b). Fiir ein nahezu rausch-
freies Gesamtspektrum ist es somit erforderlich, ein Flatfield einer Quelle aufzunehmen, de-
ren Spektrum emissions- und absorptionsfrei ist. Je groBer die Anzahl dieser Flatfields einer
bestimmten Flussstarke, desto hoher ist dann natlrlich auch bei der weiter oben beschriebe-
nen Bestimmung des Masterflatfields Giber Medianbildung mit anschlieBender Berechnung des
arithmetischen Mittels der sich ergebende Gesamtfluss. Dieser ist insofern essenziell, als dass
eine Division des beobachteten Sternspektrums durch den erhdhten Fluss des Masterflatfields
schlieBlich den Verlauf der Blaze-Funktion besser beseitigt und sich folglich ein fast kontinu-
ierliches Spektrum ergibt (DRECHSEL et al., 2012).

Order merging: Hier werden die einzelnen Beugungsordnungen zu einem einzigen Gesamt-
spektrum zusammengefiigt, indem an Randgebieten benachbarter Ordnungen ein gewichtiges
Mittel bestimmt wird (DRECHSEL et al., 2012).

Normierung: Am Ende der Datenreduktion wird das Sternkontinuum auf einen ungefdhren
Wert von eins (im Idealfall genau eins) gesetzt, sodass mehrere Spektren miteinander vergli-
chen werden kénnen (DRECHSEL et al., 2012).
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(a) Beispiel fir ein verwendetes ThAr- (b) Sternspektrum von BD +37° 442 ohne Flat-
Rohspektrum zur Wellenlangenkalibrierung fieldkorrekturen. Das Maximum der Blaze-
Funktion bei der Blaze-Wellenlinge A0 fiir
jede der abgebildeten Beugungsordnungen

ist deutlich erkennbar.

Abbildung 6.2.: Dokumentationsbilder der Datenreduktion

6.2. Linienidentifikation

Um aus den aufgenommenen Spektren spater die fiir die Radialgeschwindigkeitsstudie signifi-
kanten Emissions- und Absorptionslinien herauslesen und deren Laborwellenlange )y bestim-
men zu konnen, wurde auBerdem ein sogenanntes koaddiertes Spektrum der SARG und CAFE
Aufnahmen erstellt. Dieses besteht aus einer Addition aller Einzelspektren, wobei die jeweiligen
Signal-zu-Rausch Verhaltnisse und damit entsprechend auch die jeweiligen Belichtungszeiten
miteinberechnet werden. Das koaddierte Spektrum besitzt folglich ein deutlich hoheres Signal-
zu-Rausch Verhaltnis, das eine genaue Linienidentifikation ermdglicht (s. Abbildung 6.3 im Vgl.
zu Abbildung 6.4). Mit Hilfe der spektralen Datenbank des ,, National Institute of Standards
and Technology*, kurz NIST®, und dem Buch Atomic Transition Probabilities Volume I, Hy-
drogen Through Neon - A Critical Data Compilation des U.S. Department of Commerce konn-
ten die in den Radialgeschwindigkeitstabellen des Anhangsteils A aufgefiihrten Spektrallinien
gefunden werden (CONNOR et al., 1966). Hierbei handelt es sich insbesondere um Helium-,
Kohlenstoff- und Stickstofflinien, wobei die beiden letzteren vor allem in héher ionisierten Zu-
standen vorkommen (s. Tabelle 6.1). Die fir Wasserstoff typischen Linien der Balmer-Serie
(H, = 6565A, Hs = 4863 A, H, = 4342 A und H; = 4103 A) konnten hinsichtlich der Natur
des ,extremen Heliumsterns" (vgl. Abschnitt 5.1) nicht ausgemacht werden, da sie durch die

®http://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines_form.html
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6.2. Linienidentifikation
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Abbildung 6.3.: Ausschnitt des Sternspektrums von BD +37° 442. Zu sehen sind die Absorp-
tionslinien bei 4541,59 A und ~ 4685,70 A sowie mégliche Emissionslinien im
Bereich zwischen 4630 A und 4650 A mit sichtbar niedrigem Signal-zu-Rausch
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Abbildung 6.4.: Ausschnitt aus dem koaddierten Spektrum von BD +37° 442 der CAFE Auf-
nahmen aus dem Jahr 2013. Die abgebildeten Linien entsprechen denen aus
Abbildung 6.3, diesmal jedoch mit deutlich verbessertem Signal-zu-Rausch
Verhaltnis, sodass insbesondere auch die Emissionslinien ablesbar sind.
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lon  Wellenlange [A] Niitzlichkeit

He | 5875.621 2
Hel  4471.480 3
Hell  4685.704 1
Hell  6560.083 2
Hell  5411.524 1
Hell  4859.323 1
Hell  4541.590 1
Hell  4338.670 2
Hell  6683.200 2/3
Hell  4199.830 3
Clll 4152514 2/3
CIll 4156.504 2/3
Clll 4162.860 2/3
CIll 4186.900 2/3
Clll 4379.476 2/3
CIV  4658.300 1
CIV  4646.230 3
CIV  5801.330 2
CIV  5811.980 2
NIV  6380.770 2
NIV 5200410 2/3
NIV  5204.280 2/3
NIV 5226700 2/3
NIV 5245.600 2/3
NV  4603.730 3
NV  4619.980 3

Tabelle 6.1.: Nitzlichkeit der einzelnen zur Radialgeschwindigkeitsstudie verwendeten

Absorptions- und Emissionslinien. Fiir Einzelheiten siehe die Radialgeschwindig-
keitstabellen des Anhangs A.
Bemerkung: Die in der Tabelle angegebenen Zahlen der Niitzlichkeitsspalte dienen
zur Klassifikation der Spektren. Der Wert 1 steht fiir ,,in nahezu allen verwend-
baren Spektren vermessen”, 2 fiir ,,nicht in den SARG Spektren messbar” und 3
fir ,,nur in den besten Spektren messbar".
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6.3. Baryzentrische Korrekturen

entsprechenden Linien der Pickering-Serie von He Il iiberblendet werden. Am starksten sind
neben He Il zudem noch die C IV Linien wie auch aus Tabelle 6.1 hervorgeht. Beide konnten
nahezu in allen CAFE Spektren nachgewiesen werden und waren nur aufgrund der allgemein
schlechteren Auflosung des SARG Spektrographen in dessen Einzelspektren nicht identifizier-
bar.

Des Weiteren konnten einige Emissionslinien fiir BD +37° 442 ermittelt werden. Drei der
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Abbildung 6.5.: Ausschnitt aus dem koaddierten Spektrum von BD +37° 442 der CAFE Auf-
nahmen aus dem Jahr 2013. Die abgebildete C Ill Emissionslinie bei 5695.92 A
ist deutlich erkennbar.

insgesamt vier Linien waren aber angesichts des zu niedrigen Signal-zu-Rausch der Einzelspek-
tren nur im koaddierten CAFE Spektrum auffindbar (vgl. Abbildung 6.3 und 6.4). Zusatzlich
dazu wurde noch die C IlI Linie bei 5695.92 A vermessen (s. Abbildung 6.5).

6.3. Baryzentrische Korrekturen

Als Endprodukt der oben beschriebenen Datenreduktion ergab sich das reduzierte Sternspek-
trum. Aus der Rot- bzw. Blauverschiebung der Spektrallinien konnte prinzipiell nun schon
durch Betrachtung der Dopplerformel auf eine Radialgeschwindigkeit des Sterns geschlossen
werden. Da die einzelnen Messungen aber erdgebunden sind, mussten die Aufnahmen erst noch
heliozentrisch beziiglich Erdrotation und Bewegung der Erde um die Sonne korrigiert werden.
Genauer gesagt, erfolgte die Korrektur sogar baryzentrisch, d. h. beziiglich des Schwerpunkts
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie von BD +37° 442

unseres Sonnensystems (Baryzentrum). In diesem Zusammenhang musste die zeitliche Kor-
rektur des Aufnahmedatums der Sternspektren, die sich zwangslaufig aus der endlichen Ge-
schwindigkeit des Lichts zwischen Baryzentrum und Erde ergibt und abhangig vom jeweiligen
Beobachtungsort bis zu 8 Minuten betragen kann, und die Dopplerverschiebung der Spektral-
linien, die aus der Erdrotation und der Bewegung der Erde um das Baryzentrum resultiert,
bestimmt werden.
Diese baryzentrischen Korrekturen wurden mit MIDAS berechnet. Hierzu waren nur das Da-
tum und die Universal Time (UT) der Sternaufnahme, die Parameter der Rektaszension «
und Deklination 6§ von BD +37° 442 sowie der Langen- und Breitengrad des Beobachtungs-
ortes (Calar Alto bzw. TNG) notwendig. Datum und UT (Startzeitpunkt der Aufnahme plus
halbe Belichtungszeit”) konnten aus dem Header der Spektren herausgelesen werden, o und
§ wurden der astronomischen Datenbank simbad® entnommen und Breiten- und Langengrad
stammen von der Homepage des jeweiligen Observatoriums.
Die auf diese Weise ermittelten zeitlichen Korrekturen werden im spateren Verlauf der Ra-
dialgeschwindigkeitsuntersuchung noch eine wichtige Rolle spielen. Zunachst sollten aber die
tatsachlich beobachteten Wellenlangen aus den gemessenen, aber eben noch unkorrigierten
Wellenlangen via Dopplerformel berechnet werden. Diese lautet:

AN A =)Ao Vpad

24 - 3.1
Ao Ao pat (6.3.1)

wobei in diesem Fall A\ die beobachtete Wellenlange und Ay die gemessene Wellenlange be-
schreibt. v,,q stellt die oben dargelegte radiale Geschwindigkeitskomponente beziiglich des
Baryzentrums dar und c ist die iibliche Vakuumlichtgeschwindigkeit. Umstellen von Formel
(6.3.1) nach der beobachteten (tatsachlichen) Wellenlange A ergibt:

A= o (1 + ““Cad> . (6.3.2)

Anhand von Formel (6.3.2) wird klar, dass bei einer Rotverschiebung der beobachteten Wel-
lenlangen (\ wird groBer als A\g) der Wert von v,,4 positiv sein muss. Der Beobachtungsort auf
der Erde bewegt sich in diesem Fall also weg vom Baryzentrum. Im Falle der Blauverschiebung,
wenn \ kleiner als \g wird, ist v, < 0 und die Erde bewegt sich auf das Baryzentrum zu.
Dies steht damit im Einklang mit dem allgemeinen Phanomen des Dopplereffekts.

6.4. Bestimmung der tatsachlichen Radialgeschwindigkeit

Mit Hilfe eines weiteren ISIS-Skripts (Irrgang 2013) konnten die so ermittelten Dopplerver-
schiebungen auf die aufgenommenen Sternspektren angewendet werden. Nun konnten die tat-
sachlichen Radialgeschwindigkeitswerte wiederum via Dopplerformel bestimmt werden. Hierzu

"Die Belichtungszeit betrug bei CAFE und SARG jeweils 600's in der zweiten Halfte des Jahres 2012 und bei
CAFE 1500s im zweiten Halbjahr 2013.
®http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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6.4. Bestimmung der tatsachlichen Radialgeschwindigkeit

wurde die Differenz aus beobachteter (baryzentrisch korrigierter) Wellenlange A und theoreti-
scher Emissions- bzw. Absorptionswellenlange Ay ermittelt und die radiale Geschwindigkeits-
komponente v,,q berechnet werden. Die fiir diesen Prozess zugrundeliegende Formel lautet
demnach: c

— (A=) . (6.4.1)
Ao

Auch dies konnte mit einem implementierten ISIS-Skript (Irrgang 2013) durchgefiihrt werden.
Diesem Skript mussten nur Anfangs- und Endwert des Emissions- bzw. Absorptionspeaks sowie
die Laborwellenlange o aus Formel (6.4.1) als Variablen iibergeben werden. )y der jeweili-
gen Spektrallinie wurde, wie weiter oben schon beschrieben, durch die Linienidentifikation im
koaddierten Spektrum bestimmt (s. Abbildung 6.4). Auf diese Weise wurde der Mittelwert
der Radialgeschwindigkeit inklusive zugehorigem Fehlerintervall fiir die verschiedenen He-, N-
und C-Linien aus Teil A des Anhangs abhangig von den gewahlten Anfangs- und Endwerten
bestimmt. Bei der Berechnung der mittleren Radialgeschwindigkeit, der Standardabweichung
o sowie dem Standardfehler (o, = 7 mit n als der Zahl der verwendeten Linien fiir jedes
Spektrum) von jedem der 52 Spektren wurden AusreiBer eliminiert. In diesem Zusammen-
hang wurden obendrein fiir jede Nacht die in den Tabellen aufgelisteten Linien von C IV bei
4646.23 A bzw. 4658.30 A und die N IV-Linien bei 5200.41 A bzw. 5204.28 A nicht betrachtet.
Beides sollte dafiir sorgen, dass die bestimmten Mittelwerte nicht unnétig nach oben bzw.
unten aufgrund von extremer Streuung verféalscht werden. Die sich ergebenden Mittelwerte
sowie der jeweilige Standardfehler kdnnen den Tabellen 6.2, 6.3 und 6.4 entnommen werden.

Urad =
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie von BD +37° 442

Nacht ~ MJD - 56000 [d] 0.4 [kms™!] Standardfehler [kms™!]
11.07.2012 120.1571380 —-92.4 1.2
12.07.2012 121.1554039 —93.0 1.3
13.07.2012 122.1567835 -94.9 1.0
14.07.2012 123.1516591 —96.2 1.7
15.07.2012 124.1660039 —-95.1 1.0
16.07.2012 125.1745276 —94.6 2.8
17.07.2012 126.1625980 —-97.3 1.0
18.07.2012 128.1599516 —96.2 1.6
21.07.2012 130.1650737 —93.9 1.5
22.07.2012 131.1698603 —94.9 1.3
23.07.2012 132.1625162 —96.3 1.7
24.07.2012 133.1436902 —100.9 1.2
27.07.2012 136.1628684 —-95.3 1.8
28.07.2012 137.1644500 —96.6 1.4
29.07.2012 138.1697711 —-95.7 1.3
30.07.2012 139.1684587 —-96.7 2.0
01.08.2012 141.1700485 —-93.7 1.3
10.08.2012 - - -
11.08.2012 151.1717112 —96.5 1.8
12.08.2012 152.1754914 —-95.5 1.4
13.08.2012 153.1710757 —93.2 1.2
14.08.2012 154.1783750 —-95.1 1.3
15.08.2012 155.1545018 —-93.7 2.0
16.08.2012 156.1861533 —93.0 0.6
07.09.2012 178.1733598 -92.1 1.5
08.09.2012 179.1663941 —97.2 1.6
23.10.2012 - - -

Tabelle 6.2.: Radialgeschwindigkeitsverlauf von BD +37° 442 aus CAFE Spektren aufgenom-
men im zweiten Halbjahr des Jahres 2012 (baryzentrisch korrigiertes Modifiziertes
Julianisches Datum (MJD) sowie Mittelwerte der Radialgeschwindigkeiten mit
zugehorigem Standardfehler).
Bemerkung: Fiir die Nachte vom 10.08.2012 und 23.10.2012 lagen leider keine
Sternaufnahmen vor.
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6.4. Bestimmung der tatsachlichen Radialgeschwindigkeit

Nacht Baryz. korrigiertes MJD - 56000 [d] ¥y, [kms™!] Standardfehler [kms™!]
20.09.2012 190.1808259 —-92.4 2.9
24.09.2012 194.9954479 —93.6 2.1
24.09.2012 194.9990941 —-94.5 2.5
26.09.2012 196.0544182 —89.1 2.3
26.09.2012 196.0568144 —-97.3 1.1
10.10.2012 210.6942398 —-93.0 3.5
10.10.2012 210.6983259 —-93.0 0.8
21.10.2012 221.8508767 —97.3 2.8
21.10.2012 221.8524737 —-96.4 2.2
22.10.2012 222.1050156 —97.2 4.2
05.12.2012 266.8057117 —-94.3 5.2
05.12.2012 266.8084546 —97.8 2.7
22.12.2012 283.8539043 —98.4 1.8
22.12.2012 284.0204325 —-97.6 0.9

Tabelle 6.3.: Radialgeschwindigkeitsverlauf von BD +37° 442 aus SARG Spektren aufgenom-
men im zweiten Halbjahr des Jahres 2012 (baryzentrisch korrigiertes Modifiziertes
Julianisches Datum (MJD) sowie Mittelwerte der Radialgeschwindigkeiten mit
zugehorigem Standardfehler).

Nacht Baryz. korrigiertes MJD - 56000 [d] ¥, [kms™!] Standardfehler [kms™!]

25.07.2013 498.1183176 —94.2 1.3
25.07.2013 498.1183176 -93.9 1.7
31.07.2013 505.1461590 —94.2 1.6
05.08.2013 510.1716981 —95.7 0.9
14.08.2013 519.1697965 -95.8 0.9
21.08.2013 526.1784567 —-95.5 1.2
27.08.2013 532.1846362 —94.6 1.7
24.09.2013 560.1118297 —-95.4 1.4
17.10.2013 582.8898085 -93.8 1.3
24.10.2013 590.1129133 —-92.0 2.2
24.11.2013 621.0619088 —94.3 1.5
05.12.2013 631.7545149 —96.2 1.3

Tabelle 6.4.: Radialgeschwindigkeitsverlauf von BD +37° 442 aus CAFE Spektren aufgenom-
men im zweiten Halbjahr des Jahres 2013 (baryzentrisch korrigiertes Modifiziertes
Julianisches Datum (MJD) sowie Mittelwerte der Radialgeschwindigkeiten mit
zugehorigem Standardfehler).
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie von BD +37° 442

lon  Wellenlinge [A]  vyaq [kms™]

N I 4634.14 —101.1 £ 8.0
N 11 4640.64 —92.6 £6.0
ol 4650.90 —109.6 £ 9.0
c 5695.92 —100.9£7.0

Tabelle 6.5.: Vermessene Emissionslinien von BD +37° 442 mit den zugehodrigen Radialge-
schwindigkeitswerten des koaddierten CAFE Spektrums inklusive Fehlern.

Tabelle 6.5 listet auBerdem noch alle verifizierten Emissionslinien mit den zugehorigen Radi-
algeschwindigkeitswerten des koaddierten CAFE Spektrums auf. Tendenziell zeigt sich, dass
die Emissionslinien starker blau verschoben sind als die Absorptionslinien (vgl. Radialgeschwin-
digkeitstabellen im Anhang A). Ein Grund hierfiir konnten ausgepragtere Sternwinde sein.
Allerdings sind die Emissionslinien auch sehr stark fehlerbehaftet, weil bereits eine kleine Ver-
anderung des Anfangs- und Endwerts des Emissionspeaks zu groBen Streuungen im Ergebnis
der Radialgeschwindigkeit fiihrt. Die in Tabelle 6.5 angegebenen Fehler verdeutlichen dies.
Zudem konnten, wie weiter oben schon erwihnt, mit Ausnahme der C Il Linie bei 5695.92 A
diese Linien in den Einzelspektren nicht nachgewiesen werden. Nicht zuletzt deshalb wurden zur
Erstellung der Radialgeschwindigkeitskurve nur die vermessenen Absorptionslinien verwendet.

6.5. Erstellung der Radialgeschwindigkeitskurve

Um den zeitlichen Verlauf der Mittelwerte der Radialgeschwindigkeit bestimmen zu kdnnen,
mussten die Aufnahmezeitpunkte der Sternspektren zeitlich korrigiert werden. Zunachst wurde
das Julianische Datum (JD) in Tagen fiir jedes Spektrum einzeln mit Hilfe von MIDAS uber
das Aufnahmedatum, die Universal Time (Startzeitpunkt der Aufnahme plus halbe Belich-
tungszeit) und den Langengrad des Beobachtungsortes berechnet. Da das Julianische Datum
aber im Allgemeinen unnétig groBe Werte ergibt, die in der heutigen Zeit stets mit denselben
Zahlen 2456 beginnen, wurde zur Vereinfachung das weit verbreitete Modifizierte Julianische
Datum (MJD) verwendet, das aus der Umrechnung MJD = JD - 2400000,5 resultiert. Es ist
in der Rontgenastronomie iiblich und wurde daher mit der Zeit auch in der Stellarastronomie
iibernommen, auch wenn es hier aufgrund der Subtraktion eines halben Tages oft zu Kom-
plikationen kommen kann. Durch Verwendung des MJD ergaben sich deutlich , greifbarere”
Werte, die durch Addition der von MIDAS bestimmten zeitlichen baryzentrischen Korrekturen
abgewandelt werden konnten. Die Ergebnisse sind ebenfalls in den Tabellen 6.2, 6.3 und 6.4
festgehalten.

Diese ganze Vorarbeit miindete dann im Erstellen des Radialgeschwindigkeitsverlaufs, d. h. die
einzelnen Mittelwerte der radialen Geschwindigkeitskomponente wurden iiber der Zeit aufge-
tragen. Das Ergebnis kann der Abbildung 6.6 entnommen werden.
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6.5. Erstellung der Radialgeschwindigkeitskurve

Uberraschenderweise sind innerhalb des Beobachtungszeitraumes von circa 1,2 Jahren signifi-
kante Variationen in der Radialgeschwindigkeit mit mehr als & 1-2 km s~ weder auf Zeitskalen
von Stunden, Tagen, Wochen oder Monaten auszumachen. Es ist nicht zuletzt auch aufgrund
der relativ hohen Fehlerintervalle der SARG-Aufnahmen stets moglich durch eine Gerade mit
Steigung null nahezu alle Messwerte abzudecken. Die mittlere Radialgeschwindigkeit ist indes
konsistent mit derjenigen, die Drilling & Heber 1987 gemessen hatten. Deshalb ist die bis heute
einzig nachgewiesene Abweichung von Rebeirot aus dem Jahre 1966 mit einer durchschnittli-
chen Radialgeschwindigkeit von v,.q = —156,4 41,1 kms~! wohl entweder ein AusreiBer, der
aus Messfehlern resultiert, oder aber die Radialgeschwindigkeitsvariabilitdt von BD +37° 442
liegt auf Zeitskalen von Jahrzehnten.

Die fehlenden Radialgeschwindigkeitsvariationen lassen also auch die aus der hohen projizierten

-86

.| Hl l] H
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Radialgeschwindigkeit [km/s]

-100 F

CAFE 2012 +—— |
SARG 2012 +——
CAFE 2013 ——
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-104 ' ' '
100 200 300 400 500 600 700

Baryzentrisch korrigiertes MJD - 56000 [d]

Abbildung 6.6.: Ermittelte Radialgeschwindigkeiten der Calar Alto Observation mit CAFE
(rot), der TNG Observation mit SARG (griin) und wiederum mit CAFE (blau).
Der erste Satz an CAFE-Spektren sowie die Aufnahmen mit SARG stammen
aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012, wohingegen der zweite Teil der
CAFE-Spektren in der zweiten Halfte des Jahres 2013 aufgenommen wurde.

Rotationsgeschwindigkeit abgeleitete kurze orbitale Periode aufgrund von gebundener Rotati-
on nicht zu. Falls es sich bei BD +37° 442 aber trotzdem um ein Doppelsternsystem handeln
sollte und der kompakte Begleiter ein WeiBer Zwerg ist, wiirden zumindest kurze Variationen
in einem Beobachtungszeitraum von einem knappen Jahr zu erwarten sein, um die Menge
an detektiertem Rontgenfluss tiber Akkretionsprozesse wie “Roche-lobe overflow” erklaren zu
konnen. Demzufolge ist ein Neutronenstern genau wie es schon Mereghetti u.a. durch die Ent-
deckung des ersten Rontgenflusses im Jahre 2012 publizierten, noch wahrscheinlicher geworden
(HEBER et al., 2013).
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7. Fazit und Ausblick

Der ,extreme” Heliumstern BD +37° 442 ware neben dem Paradebeispiel HD 49798 erst
der zweite heiBe O-Unterzwerg mit kompaktem Begleiter, bei dem Rontgenemission detektiert
werden konnte. Die Ahnlichkeit der gemessenen Réntgenpulse legt nahe, dass auch BD +37°
442 einen schnell rotierenden Begleiter besitzt, der aus dem Sternwind akkretiert. Detaillierte
Radialgeschwindigkeitsuntersuchungen aufgrund des fehlenden Beitrags des unsichtbaren Be-
gleitsterns zur Leuchtkraft des moglichen Doppelsternsystems sind daher notwendig. Deshalb
wurde eine erste Langzeitradialgeschwindigkeitskampagne zum direkten Nachweis des mogli-
chen Neutronensternbegleiters im zweiten Halbjahr 2012 gestartet und im Dezember des Jah-
res 2013 beendet. Das Ergebnis dieser Kampagne war vorerst negativ, da keinerlei signifikante
Variationen der Radialgeschwindigkeit gemessen werden konnten. Es gibt jedoch zusatzliche
Anzeichen dafiir, dass BD +37° 442 unterhalb einer Schranke von 2 kms~! variabel sein kdnn-
te, was weitere Beobachtungen von guter Qualitat erfordert (s. Spektren von CAFE 2013).
Mégliche Griinde fiir das Fehlen von Radialgeschwindigkeitsvariationen kénnten sein (HEBER
et al., 2013):

1.) Der heiBe Unterzwerg BD +37° 442 ist iiberhaupt kein Doppelstern. Dann gébe es keine
plausible Erklarung fiir das Zustandekommen der Rontgenpulse. Diese Moglichkeit ist aber
verhaltnismaBig unwahrscheinlich zumal die Ahnlichkeit zu HD 49798 eigentlich eine Mas-
senakkretion durch Sternwinde des heiBen Unterzwergs und Rotation des mdglichen Neutro-
nensternbegleiters nahe legt.

2.) Die orbitale Ebene des Systems um BD +37° 442 steht nahezu senkrecht auf der Sichtlinie.
Demnach missten die Rotationsachsen des heiBen Unterzwergs und seines kompakten Beglei-
ters stark gegen die Umlaufebene geneigt sein, um die detektierten Pulse bei uns sichtbar zu
machen.

3.) Die orbitale Periode ist extrem exzentrisch und liegt damit im Bereich von Jahrzehnten.
Um in diesem Fall mogliche Variationen der Radialgeschwindigkeit messen zu konnen, waren
Beobachtungen (ber einen langen Zeitraum notwendig. Die Rontgenemission wiirde dann auch
nur sporadisch im Periastron erfolgen, wenn der Abstand zwischen kompaktem Begleiter und
Primarstern am geringsten ist.

Um die emittierte Rontgenstrahlung letztendlich verstehen und eindeutig nachweisen zu kon-
nen, dass BD +37° 442 ein Rontgen-Doppelstern ist, sind also weitere gezielte und vor allem
noch langere spektroskopische Beobachtungen nétig. Die hieraus ableitbaren Radialgeschwin-
digkeiten konnten (iber dieses einzigartige System, das sich ansonsten dhnlich verhalt wie das



7. Fazit und Ausblick

Paradebeispiel um den heiBen O-Unterzwerg HD 49798, Klarheit verschaffen. Dagegen konn-
ten weitere Messungen im Réntgenbereich mégliche Langzeitvariationen nachweisen, wie sie
in der obigen Hypothese Nummer drei bei sporadischer Emission im Periastron zu erwarten

waren.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

Auf den folgenden Seiten sind die zur Erstellung der Radialgeschwindigkeitskurve verwendeten
Spektrallinien mit den zugehodrigen gemessenen Radialgeschwindigkeitswerten des aufgenom-
menen Spektrums in tabellarischer Form aufgelistet. Die Auflistung erfolgt dabei chronologisch,
beginnend mit den Daten von CAFE aus der zweiten Halfte des Jahres 2012. Die Belichtungs-
zeit der Aufnahmen betrug bei den CAFE und SARG Spektren 600s im Jahre 2012 sowie bei
CAFE 1500s im Jahre 2013.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon  Wellenlinge [A] 1 2 3 4 5

He | 5875.621 —95.1£5.0 —96.8 £4.0 —98.1£5.0 —97.3£3.0 —-95.3£3.0
He | 4471.480 - —86.8 £ 7.0 - - -
He I 4685.704 -91.8+£6.0 —105.0%+6.0 —-93.6 £6.0 —-92.1+£5.0 —-97.0£5.0
He Il 6560.083 - —89.8+£7.0 —90.8 £10.0 —-92.1+£6.0 —88.8£6.0
He Il 5411.524 —88.9+£7.0 —91.1+£5.0 —98.1£8.0 —-95.5+£6.0 —-96.0 £6.0
He Il 4859.323 -94.8£10.0 —-92.3£6.0 —91.5£10.0 —94.6 £5.0 —-96.1 £6.0
He Il 4541.590 - —-869+70 —101.0£10.0 —-1079£70 —95.9+£6.0
He I 4338.670 —994+£7.0 —91.5£7.0 - —-96.1 £10.0 —98.0+10.0
He Il 6683.200 - —100.2 £ 7.0 - - -
He Il 4199.830 —-90.24+13.0 —-101.2+11.0 - —101.2£12.0 —-859+15.0
ci 4152.514 - —98.2 £8.0 - - -

C 4156.504 - —-98.0£9.0 - - -

c 4162.860 - - - - -

c 4186.900 - - - - -

c 1l 4379.476 —123.4+4.0 - - - -

clIv 4658.300 —108.8 7.0 —1074=£3.0 - —97.3£8.0 -

CIvV 4646.230 —90.6 £4.0 —87.4£3.0 - —83.7£11.0 —-92.3+£30.0
CIvV 5801.330 —1054+£50 —98.6+5.0 —102.8 £5.0 —-102.7+£3.0 —-1029=£5.0
CIvV 5811.980 —-102.0+5.0 -1049£50 —-1052+£6.0 —-103.0+£5.0 —-102.2%5.0
N IV 6380.770 -93.1+£1.0 —92.7£1.0 —91.1+£6.0 - —-96.8 £5.0
N IV 5200.410 - —89.5 £5.0 - - —99.8 = 14.0
N IV 5204.280 —83.3£3.0 —87.3£5.0 —92.0 £8.0 —90.4 £13.0 -

N IV 5226.700 -91.1£20.0 —-93.2%+5.0 - - -

N IV 5245.600 - - - - -

NV 4603.730 —77.7£20 —78.7+3.0 —85.4+£13.0 - —83.6 £10.0
NV 4619.980 —-93.4+£3.0 —-93.8+£2.0 - - —99.1 +17.0

Tabelle A.1.: Mit Hilfe der CAFE Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]

des Sterns BD +37° 442 - Teil 1.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon  Wellenlange [A] 11 12 13 14 15

He | 5875.621 —100.6 = 3.0 —98.6 £4.0 —102.4 £ 8.0 —984+£4.0 —97.9£3.0
He | 4471.480 —91.0 £ 6.0 - —-90.9£6.0 —-95.1£9.0 —94.3£5.0
He I 4685.704 —-91.6 £5.0 —99.4 £8.0 —-92.5£8.0 —-102.3+5.0 —101.7+£4.0
He Il 6560.083 —88.1£5.0 —97.44+9.0 —95.7£13.0 —-90.7£6.0 —91.0£5.0
He I 5411.524 —99.24+5.0 —104.1£7.0 —83.8 £ 8.0 —-95.6 £5.0 —-94.0£4.0
He I 4859.323 —-103.4+£5.0 —100.4£8.0 —94.2 £8.0 —92.2£5.0 —100.2 £4.0
He Il 4541.590 —106.1 £6.0 -99.0+£90 -101.5%+£10.0 —-101.1+£6.0 —-98.8£5.0
He I 4338.670 —94.4£8.0 —93.0£10.0 —-104.7£10.0 —89.0£8.0 —90.7£6.0
He Il 6683.200 —97.1£17.0 - - —-96.5+£27.0 —102.3£31.0
He I 4199.830 —104.5+£9.0 —108.1£12.0 - —108.3 £10.0 —-923+£7.0
C 4152.514 - - - - -

C 1 4156.504 - - - - -

C 1 4162.860 - - - - -

C 1 4186.900 - - - - -

C 4379.476 - - - - -

Cclv 4658.300 —90.4£20.0 —98.5+£29.0 - —-113.0+13.0 —-117.9+£11.0
CIV 4646.230 —105.5 £ 26.0 - —-95.8£16.0 —-113.9£30.0 —-103.7£13.0
CIvV 5801.330 —98.4+3.0 —-11224+70 -1003+7.0 —-103.7£4.0 —100.6£4.0
CIv 5811.980 —-103.4+4.0 —-112.0+£6.0 —-104.8+14.0 —-103.5+5.0 —103.8+4.0
N IV 6380.770 —88.2+£3.0 —101.9£6.0 —88.6+13.0 —91.3+£4.0 —88.7+£4.0
N IV 5200.410 —91.2+£12.0 - - —101.5+16.0 —91.7£8.0

N IV 5204.280 - - - - -
N IV 5226.700 - - - - -
N IV 5245.600 - -
NV 4603.730 —93.4+8.0 - —87.4+9.0 - -
NV 4619.980 - - - - —103.3 £ 12.0

Tabelle A.3.: Mit Hilfe der CAFE Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]
des Sterns BD +37° 442 - Teil 3.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon  Wellenlange [A] 21 22 23 24 25

He | 5875.621 —97.6 £3.0 —97.0£5.0 —99.3 £ 3.0 -94.9£3.0 —91.8£4.0
He | 4471.480 —98.7£6.0 - —97.8£7.0 —-93.2+£6.0 -91.9+£5.0
He Il 4685.704 —97.0£4.0 —975£7.0 —93.2+4.0 —-96.4£5.0 —98.3+4.0
He Il 6560.083 —-93.7£5.0 —-96.4 £ 8.0 —-96.3 £5.0 —90.7£5.0 —88.7£6.0
He Il 5411.524 —89.1 +4.0 —-99.0 £ 6.0 —94.0+4.0 —-92.4+4.0 —-93.1+4.0
He I 4859.323 —98.4£4.0 -962£70 —-1022+£40 —-91.9£4.0 —-93.9£5.0
He Il 4541.590 —-99.6 £5.0 —102.6 £8.0 —101.8£6.0 —96.2%5.0 —100.5£5.0
He I 4338.670 —-98.0£6.0 —100.7+9.0 —-106.3£7.0 - —-98.0£6.0
He Il 6683.200 —84.3 £27.0 - —-824+13.0 —-91.7+14.0 -

He Il 4199.830 —87.9+£8.0 - —83.6 £11.0 —93.9£8.0 —97.4+£9.0
cu 4152.514 - - - —102.1 £15.0 -

C 1 4156.504 - - - - -

C 1 4162.860 - - - - -

C 1 4186.900 - - - - -

C 1 4379.476 - - —115.0£9.0 - -

clv 4658.300 —-1099+70 -96.5+£17.0 —-928+100 —-944£17.0 —-107.5£12.0
CIv 4646.230 —126.94+22.0 -104.3£16.0 —-82.7+£120 —-88.1+£13.0 —-101.5+13.0
CIvV 5801.330 —97.9+3.0 —99.1£50 —-1058+3.0 —99.2£4.0 -

CIv 5811.980 —-105.0+£4.0 —-104.7£70 -—-1064+5.0 —-104.3+4.0 —-106.7£5.0
N IV 6380.770 —88.8£4.0 —-90.6 £6.0 —-90.8 £4.0 —-93.2+4.0 —87.5+£4.0
N IV 5200.410 —-93.4+11.0 - —81.4£8.0 —-91.2£17.0 —88.8 £8.0
N IV 5204.280 —88.5£7.0 —88.0£12.0 —-80.0£7.0 —89.5£28.0 —82.6 £9.0
N IV 5226.700 - - - —97.7£20.0 -

N IV 5245.600 - - - - -

NV 4603.730 —80.5 £ 6.0 —80.1£15.0 —784+7.0 - —76.4+£12.0
NV 4619.980 —-92.3+£9.0 —89.7£9.0 - -923+£9.0 —82.4+£8.0

Tabelle A.5.: Mit Hilfe der CAFE Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]
des Sterns BD +37° 442 - Teil 5.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon

Wellenlange [A]

2

3

He |
He |
He Il
He Il
He Il
He Il
He Il
He 1l
He Il
He Il
ci
ci
cl
cl
cl
clIv
clIv
clIv
CcIv
N IV
N IV
N IV
N IV
N IV
NV
NV

5875.621
4471.480
4685.704
6560.083
5411.524
4859.323
4541.590
4338.670
6683.200
4199.830
4152.514
4156.504
4162.860
4186.900
4379.476
4658.300
4646.230
5801.330
5811.980
6380.770
5200.410
5204.280
5226.700
5245.600
4603.730
4619.980

—100.5 = 12.0

—94.7£7.0
—103.4 £10.0

—94.2+15.0

—86.7 = 34.0
—79.1£19.0

—74.1+£15.0
—106.5 £ 10.0

—85.7£11.0
—96.0 £8.0

—-91.5£11.0
—89.9+£9.0

—-91.9£12.0

—-102.5+10.0 -91.8£70 —-96.2£10.0

—88.2+£8.0

—-96.8 £13.0

—89.3 £15.0
—96.5 £ 53.0

—89.3 £12.0

—108.0+7

—-92.6 £17.0
—-98.2+£12.0

—88.6 £11.0

—87.9£40.0

—78.5£25.0

—91.4+£32.0

—97.1£11.0

-96.3 +9.0
—94.9+£17.0

—100.9 £ 34.0

Tabelle A.7.: Mit Hilfe der SARG Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]

des Sterns BD +37° 442 - Teil 1.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon  Wellenlange [A] 11 12 13 14

He | 5875.621 - - - -

He | 4471.480 —108.1 £ 16.0 - -98.1+£12.0 —-97.24+12.0
He I 4685.704 —87.4£9.0 —97.1£19.0 —94.5£6.0 —96.3 £ 7.0

He Il 6560.083 - - - -

He Il 5411.524 - - - -

He I 4859.323 —821£70 —-1009+£10.0 —-100.0£6.0 —1024%7.0
He Il 4541.590 —101.5+£11.0 —96.7+12.0 —94.5 £8.0 —-96.1 £8.0

He I 4338.670 - - - -

He Il 6683.200 - - - -

He Il 4199.830 - —110.3 £27.0 —-101.24+13.0 -

c 4152.514 - - - -

ol 4156.504 - - - -

c 4162.860 - - - -

c 4186.900 - - - -

c 4379.476 - - - -

CIv 4658.300 -925+£13.0 —-9444+£280 —-1122+31.0 —-102.7+13.0
CIv 4646.230 - —874+£16.0 —-989+51.0 —100.1=%30.0

CIv 5801.330 - - - -
CIv 5811.980 - - - -
N IV 6380.770 - - - -
N IV 5200.410 - - - -
N IV 5204.280 - - - -
N IV 5226.700 - - - -
N IV 5245.600 - - - -
NV 4603.730 - - - —89.2£14.0
NV 4619.980 - - —87.8+12.0 —-97.0£17.0

Tabelle A.9.: Mit Hilfe der SARG Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2012 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]
des Sterns BD +37° 442 - Teil 3.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

lon  Wellenlinge [A] 6 7 8 9 10

He | 5875.621 —97.17+2.00 —101.30 +=4.00 —97.02+3.00 —100.21 +£3.00 —101.36 £ 8.00
He | 4471.480 —100.66 £5.00 —89.88 £ 10.00 —98.77£6.00 —102.39 £ 7.00 -
He Il 4685.704 —99.84 +£3.00 —105.20+6.00 —103.52+4.00 —100.86+4.00 —107.97 4 10.00
He Il 6560.083 —91.00 £ 4.00 —87.78 £5.00 —93.97 £4.00 —89.67 £6.00 —88.36 +13.00
He Il 5411.524 —95.13 £ 3.00 —94.97 £ 5.00 —98.71 £ 3.00 —97.89 £4.00 —86.16 +9.00
He Il 4859.323 —94.83 £ 3.00 —90.17 £ 5.00 —-94.21 +£3.00 —-98.57+£5.00 —87.64£10.00
He I 4541.590 —102.55£4.00 —101.30 £ 7.00 —95.80 £4.00 —105.46 +£5.00 -
He Il 4338.670 —97.46 £5.00 —104.79+7.00 —103.40+5.00 —92.28+£5.00 -
He Il 6683.200 - - —90.18 + 10.00 - -
He Il 4199.830 —100.08 £ 6.00 - - - -

c 1 4152.514 - - - - -

ol 4156.504 - - - - -

c 1 4162.860 - - - - -

c 4186.900 - - - - -

c 4379.476 - - - - -

CIv 4658.300 —112.04 £5.00 —-112.64+11.00 —-102.89 £11.00 —110.18 +9.00 -

CIvV 4646.230 —90.50 = 9.00 - —101.70 £ 12.00 - -

CIv 5801.330 —93.87 £ 3.00 —83.95 +£4.00 —-93.32 £ 3.00 —90.94 £ 5.00 —95.66 + 7.00
CIv 5811.980 —97.50 £ 3.00 —96.91 £9.00 —99.44 +4.00 —97.34 £ 5.00 —96.54 +9.00
N IV 6380.770 —94.53 £ 3.00 —94.91 £6.00 —92.00 £ 3.00 —88.33 =+ 3.00 —88.47 £ 9.00
N IV 5200.410 —97.58 £5.00 —101.50+£15.00 —=92.27£7.00 —98.74 +6.00 -

N IV 5204.280 - - —87.64 £6.00 —89.88 £ 6.00 —79.77 £ 8.00
N IV 5226.700 —94.75 £ 11.00 - - - -

N IV 5245.600 - - - - -

NV 4603.730 —85.11 £4.00 —97.98 £ 7.00 —85.43 £ 7.00 —89.84 + 7.00 -

NV 4619.980 —88.4 £ 5.00 —101.17£9.00 —86.27£10.00 —96.74 £13.00 -

Tabelle A.11.: Mit Hilfe der CAFE Spektren aus dem zweiten Halbjahr des Jahres 2013 ermittelte Radialgeschwindigkeiten [kms™!]
des Sterns BD +37° 442 - Teil 2.
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