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Zusammenfassung

Offene Sternhaufen stellen als Gruppen von Sternen gleichen Alters und aufgrund
ihres Ursprungs gleicher chemischer Zusammensetzung ein einzigartiges Labor zum Test
von Sternentwicklungsmodellen dar. Diese Arbeit beschiftigt sich dabei mit dem offenen
Sternhaufen Melotte 111 und den Pleiaden.

Um Beobachtung und Modell vergleichen zu konnen, ist es dabei notwendig die stel-
laren Parameter Effektivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung, Metallizitat und Mi-
kroturbulenz mit groBtmoglicher Prazision fiir Sterne im gesamten in offenen Haufen
vorkommenden Parameterbereich zu messen.

Um diesem Anspruch gerecht zu werden wird im Rahmen dieser Arbeit das Opacity
Sampling Modellatmospharenprogramm MAFAGS-OS eingefiihrt. Auf einer Datenbasis
von mehr als 20 Millionen gebunden-gebunden Ubergingen von Elementen der lonisati-
onsstufen I, |1 und Il sowie 11 diatomischen Molekiilen basierend werden Methoden der
Linienauswahl, sowie ein geeignetes Stiitzstellengitter fiir Sterne der Spektraltypen A,
F und G fiir Entwicklungsstadien von der Hauptreihe bis zum Turnoff und Sterne ver-
schiedener Metallizitat untersucht und festgelegt. MAFAGS-OS erweist sich im Vergleich
mit der solaren Flussverteilung und den , Farben der Sonne“als herkdmmlichen Opacity
Distribution Function(ODF) Modellen iiberlegen. Das sogenannte Problem der mis-
sing ultraviolet opacity verschwindet in der Sonne dabei fast zur Ginze.! Beziiglich der
Sonne bleiben allerdings die von herkémmlichen Modellen bekannten Defizite in djer
Reproduktion der Mitte-Rand-Verdunklung des solaren Kontinuums erhalten.

Da das MAFAGS-0OS Sonnenmodell eine gegeniiber dem ODF Modell um 40- - -60K
heiBere Temperaturstruktur aufweist werden die bei ODF-Modellen ohnehin schon in
der GroBenordnung von 20 K bestehende Diskrepanzen in der Modellierung des solaren
Balmerlinienspektrums offenkundig. Diese werden im Rahmen dieser Arbeit aufgel0st,
indem die quantenmechanischen Modelle der Resonanzverbreiterung von Balmerlinien
kritisch Uberpriift und skaliert werden. Desweiteren wirkt sich die gesnderten Tempera-
turstruktur auch auf die Infrarot-Fluss-Methode zur Bestimmung stellarer Temperaturen
aus.

Die veranderte Methode der Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien erweist sich
in Verbindung mit den anderen im Rahmen dieser Arbeit verwendeten Methoden der Pa-
rameterbestimmung geeignet die drei ,,Standardsterne” Procyon, HD 19445 und Groom-
bridge 1830 zu beschreiben. Die bestehenden unrealistisch hohen Altersbestimmungen fiir
HD 19445 sowie Groombridge 1830 werden dabei im Rahmen dieses Modells vermieden.
Fiir Groombridge 1830 ergibt sich ein Alter von ~ 7 Ga und fiir HD 19445 ein Alter von

IMAFAGS-OS erweist sich also als geeignet, die spektrale Flussverteilung der Sterne zu be-
rechnen. Dies zeigt sich auch an der guten Ubereinstimmung der an Wega geeichten theoretischen
Fraben der Sonne mit entsprechenden Beobachtungen. MAFAGS-OS ist also prinzipiell in der Lage
Flussverteilungen fiir A-, F- und G-Sterne in vorher gewéhlter Spektraler Auflésung zu bestimmen,
hierbei geht die gesamte, zur Atmosphérenberechnung beniitzte Linienliste, in die Flussverteilung
ein. (Lauffhig ist MAFAGS-OS dabei auch fiir K Sterne).
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~ 13.5Ga. Im Vergleich spektroskopischer Entfernungsbestimmungen mit astrometri-
schen HIPPARCOS Daten ergibt sich fiir die drei Sterne eine sehr gute Ubereinstimmung.

Neben den genannten theoretischen Arbeiten zur Verbesserung der Parameterbestim-
mung wird das beim FOCES Spektrographen beobachtete Faserrauschen in einem theo-
retischen Modell erkldrt und ein einfaches, mechanisches Verfahren zur Vermeidung des
die Leistung des Spektrographen stark einschrankenden Rauschens, das bereits empirisch
von Klaus Fuhrmann entdeckt wurde, angegeben.

Auf Basis so verbesserter Spektren und Methoden der Spektralanalyse gelingt es die
stellaren Parameter von Sternen im Bereich von T, ¢y = 4930 - - - 13455 K und log(g) =
4.54---2.76 zu messen. Aufgrund der gefundenen Ubereinstimmung mit Sternentwick-
lungsmodellen erweist sich MAFAGS-OS und die angewendeten Methoden also auch fiir
entwickelte Objekte als zuverldssiges Instrumentarium.

Es ergibt sich ein Haufenalter von ca. 590 Ga fiir Melotte 111 und 119 Ga fiir die Plei-
aden. Beziiglich der Bestimmung von Entfernungen erweist sich die spektroskopische
Methode bei Distanzen von ca. 85 pc fiir Melotte 111 und ca. 144 pc zu den Pleiaden
beziiglich der Streuung in den Abstandsmessungen der Haufensterne als um etwa einen
Faktor zwei genauer als die bei diesen Abstanden schon relativ unsicheren astrometri-
schen Entfernungsbestimmungen des HIPPARCOS Satelliten.

Die spektroskopischen Methoden erweisen sich dariiber hinaus als zuverlassig in der
Entdeckung von Doppelsternen, sowie der ldentifikation von pekulidren Objekten wie
Sternen des Typs Am oder Ap.

Die beiden Sternhaufen ligen beziiglich ihrer chemischen Zusammensetzung nahe an
der solaren Elementmischung. Anhand von Untersuchungen einzelner, ausgewahlter Ele-
menthaufigkeiten fiir Sterne auf dem kiihlen Teil der Hauptreihe erweisen sich beide
Haufen als in sich chemisch homogen. Die fiir diese Arbeit urspriinglich geplante Be-
stimmung der Heliumhaufigkeit offener Sternhaufen gelingt, mit Einschrankungen, fiir
die Pleiaden, die eine maBige Heliumiiberhdufigkeit aufweisen. Der einzige Stern in Melot-
te 111 der heiB genug ist um Heliumlinien in seinem Spektrum zu zeigen, ist als Ap Stern
vom CrEu Typ nicht zur Ableitung einer fiir den Haufen reprasentativen Heliumhaufigkeit
geeignet.
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1. Einleitung

Galaktische, oder offene Sternhaufen, die man am Himmel entlang der MilchstraBe
zahlreich kennt, sind Gruppen von Sternen, die von wenigen Dutzend bis zu einigen
Hundert Mitglieder aufweisen. Erste Arbeiten, wie die von Matthiessen (1892) vom En-
de es 19. Jahrhundert, sowie die umfangreichen Untersuchungen von Trumpler (1921)
und Collinder (1931) sind noch rein beschreibende Sternzihlungen oder untersuchen die
Konzentration der Sterne im Haufen sowie die Verteilung der Haufen am Himmel betref-
fend. Mit den ersten Bestimmungen der Entfernung offener Haufen wie der von Trumpler
(1930) sowie ersten photometrischen Arbeiten wie beispielsweise Subbotin (1926) und
Spektraltypbestimmungen (Trumpler 1925) tritt die Forschung iiber offene Haufen in den
spaten 20er und friihen 30er Jahren des letzten Jahrhunderts in eine neue Richtung ein.
Offene Haufen werden nunmehr nicht mehr nur als Assoziationen am Himmel, sondern
in ihren physikalischen Eigenschaften als Gruppe unterschiedlichster Sterne studiert.

Was diese Sterne verbindet ist, dass sie, so die Annahme, innerhalb einer kurzen
Zeitspanne in einem lokal eng begrenzten Gebiet aus einer chemisch vergleichsweise ho-
mogenen protostellaren Wolke entstanden sind. Somit kann man annehmen, dass man
in offenen Haufen gleichaltrige Sterne derselben chemischen Anfangszusammensetzung
vorfindet. Letztere Annahme zu liberpriifen ist eine Aufgabe dieser Arbeit. So wird fiir die
kiihlen Sterne der Hauptreihe, fiir die eine sehr genaue Bestimmung der Elementhaufig-
keiten moglich ist, exemplarisch anhand einiger Elemente getestet werden wie homogen
diese Elemente in den Sternatmospharen dieser Sterne vertreten sind. Grundlage dieses
Tests ist dabei, dass es in kiihlen Sternen keinen Mechanismus gibt, der prozessier-
tes Material aus dem Sterninneren bis in die spektroskopischen Methoden zuganglichen
Schichten der Photosphare transportiert. Photospharische Elementhaufigkeiten sind also
die eingefrorene Mischung derjenigen Elemente aus denen der Stern entstanden ist'.

Die Richtigkeit der Annahme chemischer Homogenitat der entstandenen Sterne ein-
mal vorausgesetzt, stellen die Sterne offener Haufen ein einzigartiges Labor einer
geschlossenen, chemisch homogenen, gleichaltrigen Gruppe von Sternen dar. Die-
ses bietet die Gelegenheit Modelle der Sternentwicklung an einer Gruppe von Sternen
gleichen Alters und verschiedener Massen und damit Entwicklungszustande zu testen.
Abbildung 1.1 zeigt die Hauptreihen einiger offener Sternhaufen im Hertzsprung- Russel-
Diagramm (HRD). Da Sterne verschiedener Masse ihren Vorrat an prozessierbarer Mate-
rie im Sterninneren verschieden schnell verbrauchen, treten sie mit zunehmender Masse
schneller in fortgeschrittene Stadien der Sternentwicklung ein (siehe dazu Abb.1.2).

Aufgrund ihrer relativ geringen Zahl von Mitgliedern und der damit verbundenen ge-
ringen Gesamtmasse genligt das Gravitationspotential nicht um das Entweichen einzelner
Sterne aus dem Verbund offener Haufen zu verhindern. Als Gruppe haben offenen Hau-

!Dies setzt voraus, dass in den oberen Schichten des Sterns turbulente Prozesse, wie Konvek-
tion, verhindern, dass sich Elemente aufgrund verschiedener Photoabsorptionskoeffizienten oder
aufgrund verschiedener Teilchenmasse der Gravitation folgend tiefenabhéingig an- oder abreichern.
Die Konvektionszone in kiihlen Sternen (siche Abb. 7.19) stellt dies sicher.
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Abbildung 1.1 Hertzsprung-Russel-Diagramm einiger offener Sternhaufen, sowie des Kugelstern-
haufens NGC 188.
Entnommen: http://physics.njit.edu/ dgary/202/Lecturel?.html

fen also eine begrenzte Lebenszeit. Lose Haufen mit wenigen Mitgliedern zerfallen dabei,
schon aus kinematischen Griinden die in geringen Abweichungen der Geschwindigkeits-
vektoren einzelner Sterne von der Haufenbewegung liegen innerhalb eines galaktischen
Umlaufes, also schon nach etwa 250 Ma. Kompaktere Haufen, wie die Pleiaden, werden
durch die Gezeitenkrafte vorbeiziehender Gas und Sternwolken auf Zeitskalen von etwa
1 Ga zerrieben.

Offene Sternhaufen sind also in der Regel , junge” Gebilde, es gibt sie in relativer
Nahe zu unserer Position in der galaktischen Scheibe und sie sind als gleichzeitig aus
einer homogenen Mischung entstandene Gruppen verschieden massereicher und damit
verschieden weit entwickelter Sterne ein einzigartiges Labor fiir Fragen der Sternentwick-
lung. Man kann sie daher in der Vielzahl der astronomischen Objekte in ihrer Bedeutung
mit der Bedeutung isolierter Inselgruppen wie dem Galapagos Archipel fiir die Entwick-
lungsforschung in der Biologie vergleichen.

Um der Entwicklung der Sterne entlang der in Abb.1.1 und Abb. 1.2 angedeuteten
Massenskala von der Hauptreihe iiber das Knie, also das Abbiegen von der Hauptrei-
he an deren massereichen Ende liber den Riesenast detailliert verfolgen zu konnen
reichen, wie in Kapitel 6 gezeigt wird photometrische Methoden aufgrund der Haufen-
geometrie und der damit verbundenen natiirlichen Aufweitung der Hauptreihe nicht aus.
Ein genauer Vergleich mit Entwicklungsmodellen und eine genaue Altersbestimmung ist
nur auf Basis genauer physikalischer Sternparameter moglich. Der zentrale Teil dieser
Arbeit beschaftigt sich daher mit Methoden, die es erlauben stellare Parameter, und
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Abbildung 1.2 Schematisches Hertzsprung-Russel-Diagramm. Die Verweildauer auf der Hauptrei-
he, Sternradien und bekannte Vertreter der entsprechenden Entwicklungsstadien sind entlang von
Hauptreihe, Riesenast etc. eingezeichnet.

Entnommen: http://physics.njit.edu/ dgary/202/Lecturel?.html

unter diesen vor allem die Parameter Effektivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung,
Metallizitdt und Mikroturbulenzgeschwindigkeit mit groBtmoglicher Genauigkeit iiber
den gesamten Bereich der Haufensterne zu messen.

Da spektroskopische Methoden aufgrund der Vielzahl der zur Verfiigung stehenden
Informationen und der Méglichkeit einer detailreichen Modellierung photometrischen (al-
so integralen) Methoden immer vorzuziehen sind wird, wann immer dies moglich ist auf
spektroskopische Methodik zur Parameterbestimmung zuriickgegriffen. Sowohl Spek-
troskopie als auch Photometrie basieren dabei immer auf dem Vergleich beobachteter
Eigenschaften von Sternen (Observablen) mit Modellrechnungen. Unter den Modellen,
die dabei verwendet werden kommt den Sternatmosphéren, auf deren Basis sowohl die
Spektrumsynthese als auch die Bestimmung theoretischer photometrischer Daten ge-
schieht?, eine zentrale Bedeutung zu. Im Rahmen dieser Arbeit werden daher bestehen-
de Atmospharenmodelle die die Methode der Opacity Distribution Function(ODF) zur
Beriicksichtigung der Linienabsorption in der stellaren Photosphare verwenden erweitert
und auf das detailreichere und beziiglich der Verwendung individueller Elementmischun-
gen iiberlegene Verfahren des Opacity Sampling (OS) umgestellt. Zusammen mit neuen
und umfangreicheren atomaren Daten entsteht so ein iiber den gesamten Bereich der

2Tn der Tat handelt es sich bei theoretischen photometrischen Parametern um Informationen,
die aus Modellspektren durch Faltung mit numerische Filterfunktionen gewonnen werden.



4 1. Einleitung

untersuchten Sterne anwendbares Modellatmospharenprogramm, das wie in Kapitel 2
gezeigt wird, den ODF Modellen bei der Modellierung der Sonne iiberlegen ist.

Neben der Verbesserung der theoretischen Grundlagen in Form der Modellatmo-
spharen verlangt eine genaue spektroskopische Sternparameterbestimmung auch das
Vorliegen moglichst gut aufgeloster und qualitativ hochwertiger Spektren. Bei der Be-
obachtung der spektralen Daten mit dem FOCES Spektrographen wurde daher hochster
Wert auf qualitativ gute Spektren gelegt. In Kapitel 5 wird gezeigt wie ein mit der Faser-
kopplung des Spektrographen zusammenhangendes, das erreichbare Signal-zu-Rauschen
Verhiltnis beeintrachtigendes Phanomen modelliert und mit einem ,, Trick” zu dessen
Verstandnis das entwickelte Modell notwendig ist vermieden werden kann.

Auf Basis der neuen, verbesserten Modellatmospharen und Spektren von hoher Qua-
litit werden schlieBlich in einem streng differenziell zur Sonne angelegten Ansatz die
Parameter ausgewahlter Sterne der beiden Sternhaufen Melotte 111 im ,,Haar der Bere-
nike" (sieche Abb.6.1) und der Pleiaden im ,Stier" (siche Abb. 1) bestimmt. Melotte 111
und Pleiaden wurden dabei aufgrund ihres ,, geringen” Abstandes von der Sonne und ihres
Alters ausgewahlt. Das erlaubt sowohl eine Analyse der kiihlen Hauptreihe im Bereich
der sonnenahnlichen Sterne, wie auch die Untersuchung heiBer Sterne die Zugriff auf
die Heliumhaufigkeit gestatten und durch ihre Lage am Knie des Haufens die Altersbe-
stimmung ermoglichen. Bei Melotte 111 sind zudem zwei Riesensterne beobachtbar und
gestatten eine Uberpriifung der Anwendbarkeit der verwendeten Methoden hin zu diesen
Objekten.

Um den Zielen dieser Arbeit, einer moglichst genauen Bestimmung stellarer Parame-
ter fiir alle Typen von Haufensternen in Melotte 111 und der Pleiaden, sowie einen kriti-
sche Konfrontation dieser Sterne mit theoretischen Sternentwicklungsmodellen gerecht
zu werden, wird im Folgenden zunichst in Kapitel2 das neue Opacity Sampling Mo-
dellatmospharenprogramm MAFAGS-OS eingefiihrt, beschrieben und anhand der Sonne
tiberpriift. AnschlieBend werden in Kapitel 3 die in dieser Arbeit verwendeten Methoden
der Bestimmung stellarer Parameter beschrieben. Dabei wird der Methode der Tempe-
raturbestimmung aus Balmerlinien besondere Beachtung geschenkt. Im Zusammenhang
mit den neuen MAFAGS-OS Modellen zeigt sich ein bereits von Fuhrmann et al. (1997)
beschriebenes Defizit in der Reproduktion des solaren Balmerlinienspektrums. Dieses De-
fizit wird durch eine Korrektur in der Resonanzverbreiterungstheorie nach Ali & Griem
(1965) behoben, die ausfiihrlich in Kapitel 3.1.2.2 behandelt wird. AnschlieBend werden
die eingefiihrten Modelle und Methoden in Kapitel 4 auf ihre Anwendbarkeit auf Sterne
verschiedener Parameter (iberpriift. Nach diesen theoretischen Vorarbeiten wird in Kapi-
tel 5 ein Modell fiir das bei FOCES beobachtete, die Qualitat der Spektren einschrankende
Faserrauschen entwickelt und eine von Klaus Fuhrmann empirisch gefundene Methode
zur Verhinderung dieses Phanomens begriindet. Im Abschnitt6 wird ein auf astrome-
trischen und spektroskopischen Daten basierendes Verfahren zur Bestimmung der Hau-
fenzugehorigkeit eingefiihrt. Mit diesem Verfahren werden die Haufensterne identifiziert
und anschlieBend aus diesen die zur Beobachtung und Analyse vorgesehen Sterne aus-
gewahlt. Kapitel 7, welches das Zentrum der Arbeit bildet, prasentiert die Parameter
dieser Sterne, ihre Eigenschaften in Bezug auf Konvektion und Rotation, sowie die Kon-
frontation der Sterne im HRD mit Modellen der Sternentwicklung. Aus dem Vergleich
mit Sternentwicklungsrechnungen wird das Haufenalter, sowie die Massen und Entfer-



nungen der Sterne abgeleitet. Die Entfernungsbestimmung wird in Abschnitt 7.3 mit
den astrometrischen Daten des HIPPARCOS Projektes (Perryman & ESA 1997) vergli-
chen. In Kapitel 8 wird danach noch die Frage nach der chemischen Homogenitat der
beiden Sternhaufen und eventuellen Uber- oder Unterhiufigkeiten einzelner Elemente
untersucht. Von besonderem Interesse ist dabei die Heliumhaufigkeit, da diese Einfluss
auf die Sternentwicklung hat. Wichtig ist, dass hier die Messung absoluter Haufigkeiten
im Hintergrund steht, die Fragestellung die untersucht wird ist hauptsachlich diejenige,
inwieweit offene Sternhaufen eine chemisch homogene Gruppe von Sternen darstellen.

Im Anhang D wird am Ende dieser Arbeit die Dissertation von Michael Pfeiffer abge-
druckt, wie ich sie Mitte 2001 vorfand. Michael verstarb vor Abschluss seines Promoti-
onsstudiums.

Wahrend mehrerer Calar Alto Aufenthalte war er es, der mich in die konstruktiven
Hauptmerkmale von FOCES einfiihrte und der mich lehrte den Spektrographen opti-
mal zu justieren. Er war, obwohl nicht immer ein einfacher Begleiter, doch stets eine
Bereicherung meiner Beobachtungsaufenthalte. Seine nicht vollendete Arbeit kann dem
interessierten Leser eine Hilfe sein das optische und mechanische Layout von FOCES
zu verstehen. Dariiber hinaus betrachte ich es als Dienst an einem Kollegen seine nie
vollendete Arbeit hier der Offentlichkeit zuganglich zu machen. Mit Ausnahme einer ,, re-
daktionellen" Uberarbeitung der Orthographie wurde Michaels Dissertation unverandert
in den Anhang dieser Arbeit iibernommen.






2. Modellatmosphéren

Fiir Sterne iiber den gesamten Bereich von Effektivtemperaturen und Entwicklungs-
zustanden stellen Sternatmosphdrenmodelle eine der wesentlichsten Komponenten fiir
die Bestimmung stellarer Parameter dar.

Die Genauigkeit mit der Effektivtemperatur 7., Gravitationsbeschleunigung log(g)
und Masse M, Metallizitdt [M/H] sowie Mikroturbulenz & bestimmt werden konnen,
hangt wesentlich von der Anwendbarkeit und der Genauigkeit der Modellatmospharen
ab, auf denen diese Analysen basieren. Dasselbe gilt fiir die Bestimmung der Haufigkei-
ten einzelner Elemente [X/Fe|. Eine zuverldssige Atmospharenschichtung 7'(7), genaue
atomare Daten und natiirlich die Qualitdt des Beobachtungsmaterials sind fiir die erzielte
Genauigkeit in spektroskopischen und photometrischen Untersuchungen verantwortlich.
Beispiele fiir den Einfluss verschiedener Atmospharenmodelle auf die spektrale Flussver-
teilung und stellare Farben wurden von Castelli & Kurucz (1994) und Castelli (1999)
untersucht.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde MAFAGS-OS, ein opacity sampling (im Folgenden
OS) Modellatmospharenprogramm, das auf der opacity distribution function (im Folgen-
den ODF) Version des Sternatmosphirencodes MAFAGS basiert entwickelt. Obwohl
dieser von T. Gehren entwickelte Code unpubliziert ist, findet er verbreitet Anwendung.
So hat MAFAGS seine Zuverlassigkeit und Anwendbarkeit fiir A-, F- und G-Sterne
verschiedener Entwicklungsstadien unter Beweis gestellt. Unter anderem sind neuere
Veréffentlichungen die auf MAFAGS basieren zu finden bei: Korn et al. (2003), Mas-
honkina et al. (2003), Fuhrmann (2002), Gehren et al. (2001a), Gehren et al. (2001b),
Mashonkina & Gehren (2001), Fuhrmann (1999), Mashonkina et al. (1999), Mashonkina
et al. (1999), Fuhrmann et al. (1997), Fuhrmann et al. (1994), Fuhrmann et al. (1993)
bei Gehren et al. (1991).

Worin liegt nun aber der Hauptunterschied zwischen opacity sampling und opaci-
ty distribution function Modellatmospharen? Aufgrund der enormen Anzahl bekannter
gebunden-gebunden Uberginge (mehr als 20 Millionen Uberginge werden in unserem
Code beriicksichtigt) kann eine extreme Zahl an Absorptionslinien zur Opazitat in einem
Wellenlangenstiitzpunkt beitragen. Das aber bedeutet einen hohen Einsatz an Rechenzeit
und hohen Arbeitsspeicherverbrauch bei der Berechnung von OS-basierten Modellatmo-
spharen. Durch den Einsatz moderner Computeranlagen wird es moglich eine Atmosphare
iterativ innerhalb einiger Stunden Rechenzeit zur Konvergenz zu treiben. Die Berechnung
ausgedehnter und engmaschiger Atmospharengitter, auf denen dann interpoliert werden
konnte, ist aber unter diesen Voraussetzungen mit dem Ansatz des opacity sampling nicht
moglich. Meist wird dieses Problem durch die Verwendung sogenannter opacity distribu-
tion functions bei der Berechnung von Modellatmospharen umgangen. ODF's sind dabei
auf einem Gitter atmosphirischer Parameter tabellierte Opazitatsdaten. Uber Elektro-
nendruck P., Gasdruck P,, Temperatur 7" und Elementmischung [X,,/ H| vorberechnete
Daten werden innerhalb dieses Gitters fiir jeden der vorgegebenen Wellenlangenstiitz-
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punkte interpoliert 1. So wird es moglich, gebunden-gebunden Opazititen schnell und
mit geringem Speicherplatzbedarf zu berechnen.

Da ODF-Tabellen jedoch nur fiir wenige diskrete Elementmischungen (solar,
a-Element-angereichert) verfligbar sind, kann die tatsichliche, individuelle Elementhaufig-
keitsmischung eines zu untersuchenden Sterns nicht detailliert beriicksichtigt und in die
Analyse miteinbezogen werden. Dariiber hinaus zerstort das Resampling und die Um-
organisation der Opazitdtsdaten zu Superlinien die eigentliche, kleinskalige spektrale
Flussverteilung in der Atmospharenberechnung. Abbildung?2.1 zeigt eine 200A breiten
Ausschnitt des Sonnenspektrums fiir die Fliisse von ODF- und OS-Modellatmospharen.

3x10 1 M
5 2x10
[
1%10
3950 4000 4050 4100
N [A]
3x101 7R -
< 2x10 Y h
[ - ]
1x10 4 E -
3900 3950 4000 4050 4100
M [A]

Abbildung 2.1 Theoretische Flussverteilung zwischen 3900 und 4100A fiir das solare OS (oben)
und ODF (unten) Modell.

Nach einer kurzen Darstellung der grundsatzlichen Annahmen und Methoden unseres

!Eine Beschreibung des Verfahrens der Erstellung von ODF Tabellen findet sich bei Kurucz
(1979)
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Modells in Abschnitt 2.1 wird in 2.2 die Behandlung konvektiver Prozesse untersucht.
Abschnitt 2.3 beschaftigt sich mit den verwendeten Opazitatsquellen in unserem Mo-
dell. AnschlieBend wird die eigentliche Methode des Sampling und die Verteilung der
Frequenzstiitzstellen in 2.4 genauer untersucht. Das sich ergebende Sonnenmodell wird
anschlieBend mit anderen Autoren verglichen. In 2.6 wird die Flussverteilung unseres
Sonnenmodells mit Flussmessungen und den solaren UBV-Farben verglichen.

2.1 Grundsiatzliche Annahmen fiir das Modell

Unser Modellatmospharenprogramm basiert auf dem Programmcode von T. Gehren in
der liberarbeiteten Version von Reile (1987).

Wie von Fuhrmann et al. (1993) gezeigt, sind dieses Modell und das Modell von
Kurucz (1979) anndhernd identisch.

Abbildung 2.2 Die Sonne: Photo courtesy of the Naval Research Laboratory

Grundlegende Annahmen fiir MAFAGS:

Planparallele eindimensionale Geometrie: Unser Modell ist von planparalleler
Geometrie. Diese Vereinfachung ist gerechtfertigt, da die geometrische Dicke von
Atmospharen bei Sternen des Typs mit denen MAFAGS sich beschéftigt gering ist
im Verhiltnis zum Sternradius. Fiir die Sonne, deren Atmosphare etwa 700 km
Dicke und eine Dichte von < 0.001 g/cm3 aufweist, enthilt diese Schicht ~
2-107? Sonnenmassen. Die Annahme konstanter Gravitationsbeschleunigung durch
die gesamte Atmospharenschichtung ist daher gerechtfertigt.

Dariiberhinaus ist unser Modell eindimensional, das heiBt Inhomogenitaten wie
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Granulen, Sonnenflecken, etc. werden nicht modelliert. Wie von Allende Prieto
et al. (2002) untersucht, beeinflusst diese Vereinfachung in unserem Modell unter
anderem die Mitte-Rand-Verdunklung in sonnendhnlichen Sternen.

Chemische Homogenitét: Bei den Sternen auf die wir unser Modell anwenden gibt
es keine konvektiven Prozesse, die prozessiertes Kernmaterial nach AuBen in die
Schichten der Sternatmosphare tragen. Aufgrund der extrem langen Zeitskalen von
Diffussionsprozessen (bis 103 Jahre, Kippenhahn & Weigert (1990)), kann dieser
Prozess vernachlassigt werden.

Stationaritét: Auf groBen Skalen sind die Verdnderungen in der Sternatmosphare
aufgrund der enormen Entwicklungszeitskalen der betrachteten Sterne auf der
Hauptreihe und bis zum Turnoff zu vernachlassigen.

Konvektive Prozesse werden in der Formulierung von Canuto & Mazzitelli (1991)
(im Weiteren CM) behandelt. Dieser relativ neue Formalismus wird in Abschnitt
2.2 mit dem bislang meist verwendeten Ansatz der Mischungsweg Theorie nach
Bohm-Vitense (1958) (im Weiteren BV) verglichen und detailliert untersucht wer-
den.

Chromosphiren- und Koronafreiheit: Wahrend die Sonne und andere Sterne
Chromosphare und Korona besitzen, geht unser Modell direkt, das heiBt ohne
Temperaturanstieg nach AuBen in den Weltraum iiber.

Es soll an dieser Stelle betont werden, dass einzelne Absorptionslinien (-Kerne)
von diesem Defizit betroffen sein konnen und betroffen sein werden. Da dies im
Allgemeinen nur den Linienkern betreffen wird sind Einfliisse auf die Atmospharen-
stuktur unwahrscheinlich, bei der Analyse einzelner Linien sollte der Effekt jedoch
beriicksichtigt werden.

Lokales thermisches Gleichgewicht: Lokales thermisches Gleichgewicht (im Wei-
teren LTE) wird angenommen. Da wir im Regime der frithen A- bis zu den spaten
G-Sternen, das heiBt im Bereich T, ¢ ~ 10000...4900 K arbeiten und unsere Mo-
delle nicht auf weit entwickelte Objekte mit extrem geringem log(g) ausdehnen,
sollte diese Annahme gerechtfertigt sein.

Nichts desto trotz zeigen neuere Untersuchungen, dass bereits in der Sonne er-
kennbare Abweichungen vom LTE (im Weiteren non-LTE) nachweisbar sind. So
zeigen beispielsweise Zhao & Gehren (2000) non-LTE Effekte in einigen Mg Lini-
en die = 0.05---0.11 Dex in [Mg/Fe] entsprechen. Korn et al. (2003) zeigen fiir
Eisen | einen mittleren non-LTE Effekt von =~ 0.02 Dex.

Dieser Effekt, obwohl er fiir die einzelnen Absorptionslinien meist gering ist, stellt
eine Quelle der Unsicherheit fiir die von uns betrachteten Sterne dar.

Flusserhaltung: MAFAGS verwendet das Feautrier-Rybicki Verfahren zur Tempera-
turkorrektur und damit ein Verfahren analog zu dem bei Gustafsson (1971) be-
schriebenen.

Das Modell wird iterativ vorangetrieben bis Flusserhaltung durch die gesamte At-
mosphare hindurch erreicht wird. Dabei wird ein Modell mit T,;; < 8000K als
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konvergiert betrachtet wenn der Fluss auf 0.3 % genau erhalten ist. Fiir Effektiv-
temperaturen > 8000K liegt der Schwellwert bei 0.5 %.

Der Gesamtfluss F' eines Modells ist dabei durch die Effektivtemperatur, gemaB
deren Definition gegeben.
F =0T, (2.1)

Ein Blick auf Abbildung 2.2 macht deutlich, dass die genannten Annahmen in der Tat
Vereinfachungen sind. Ob diese gerechtfertigt sind, hat sich im Vergleich der theoreti-
schen Modelle mit Beobachtungen zu erweisen.

2.2 Behandlung des konvektiven Flusses

Konvektion wird in unserem Modell in dem von Canuto & Mazzitelli (1991) vorgestell-
ten und beschriebenen Formalismus behandelt. Canuto & Mazzitelli (1991) fiihren einen
neuen Formalismus zur Berechnung des konvektiven Flusses ein, der sich grundsatz-
lich vom davor meist verwendeten Konvektionsmodell — der sogenannten Mischungsweg
Theorie — unterscheidet, wie sie beispielsweise in der Formulierung von Bohm-Vitense
(1958) vorliegt. Letztere betrachten nur einen Typ von Konvektionselementen mit fe-
ster Geometrie, was eine erhebliche Vereinfachung der komplexen und hochdynamischen
Konvektionsprozesse in der Sternatmosphare darstellt.

Canuto & Mazzitelli (1991) ersetzen diesen einen Typ von Konvektionselement durch
ein ganzes Spektrum von Eddies, das durch eine Verteilungsfunktion F/(k) beschrie-
ben wird. Eine genaue Beschreibung dieser Methode findet sich bei Canuto & Mazzitelli
(1991).

Wie Bernkopf (1998) verwendet unser Code die erste Formulierung der Mischungslange
A, welche die bekannte Relation A = «.,,, H, mit H, der Druckskalenhohe benutzt.

Indem er MAFAGS-ODF Atmospharenmodelle als Randbedingung mit seinem Stern-
entwicklungscode verbindet und in beiden Programmen konsistent die Konvektions-
theorie von Canuto & Mazzitelli (1991) verwendet, gelingt es Bernkopf (1998) fiir
Qem = 0.82, sowohl das Alter und den Entwicklungszustand als auch das Balmerlinen-
spektrum der Sonne zu reproduzieren. Wie von Fuhrmann et al. (1993) gezeigt, erlaubt
das Balmerlinienspektrum die Messung der Effizienz o der Konvektion mit groBer Ge-
nauigkeit. Fuhrmann et al. (1993) bestimmte im Rahmen der Mischungswegtheorie in
der Formulierung von Bohm-Vitense (1958) ay,, = 0.5. Es soll hier ausdriicklich darauf
hingewiesen werden, dass a-Parameter in verschiedenen Formulierungen der Konvekti-
onstheorie nicht anhand ihrer bloBen numerischen Werte vergleichbar sind.

Bernkopf (1998) folgend verwendet unser Modell o, = 0.82 als fixen, durch Stern-
entwicklungsrechnung gegebenen Parameter.

Abbildung 2.3 zeigt den Vergleich der Temperaturstruktur der MAFAGS-OS Modell
unter Verwendung der Bohm & Vitense Theorie mit a3, = 0.5 wie von Fuhrmann
bestimmt, einerseits und der neueren Canuto & Mazitelli Theorie mit o, = 0.82 ande-
rerseits. Beide Modelle sind auBerhalb von log(7) &~ 0.1 ann&hernd identisch, wahrend
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Abbildung 2.3 Temperaturstruktur des MAFAGS-OS Modells mit der Bohm & Vitense Theorie
(apy = 0.5) und der Canuto & Mazitelli Theorie (aepm = 0.82).

in den innersten Schichten das Canuto o, = 0.82 Modell deutlich kiihler ist, das heiBt
eine weniger effiziente Konvektion aufweist. Dies kann deutlicher in Abb. 2.4 gesehen
werden, wo der Anteil des konvektiven Flusses am Gesamtfluss, sowie Gesamter- und
adiabatischer Temperaturgradient fiir die beiden genannten Modelle dargestellt sind.

2.3 Opazitatsquellen

Die wichtigste , Zutat"” zur Berechnung der Gesamtopazitat an jedem Tiefenpunkt je-
des Wellenlangenstiitzpunktes des Modells sind die Quellen der verwendeten atomaren
und molekularen Daten. Je besser und vollstandiger diese Daten sind, desto besser und
realistischer wird die berechnete Modellatmospharenstruktur sein.

Es ist daher essenziell eine moglichst umfangreiche Datenbasis zur Berechnung der
Opazitaten in Atmospharenmodellen zu nutzen.

In MAFAGS-OS werden zwei sich wesentlich unterscheidende Opazitatquellen verwen-
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Abbildung 2.4 Anteil am Gesamtfluss der durch Konvektion transportiert wird (durchgezoge-
ne Linie), gesamter- (gestrichelt) und adiabatischer (strich-punktiert) Temperaturgradient des
MAFAGS-OS Modells fiir die beiden Konvektionsmodelle: Canuto & Mazitelli (e, = 0.82)—
grau, Boshm & Vitense (ap, = 0.5) — schwarz.

det: Zum einen sind dies die sogenannten kontinuierlichen Opazititen die zu gebunden-
frevund frei-frei Ubergéngen gehdren. Zum anderen sind dies die Linienopazititen die
mit gebunden-gebunden Ubergangen der Atome und Molekiile in der Atmosphare ver-

bunden sind.

2.3.1 Kontinuierliche Opazititen

Frei-frei Uberginge sind fiir H= John (1988), He™ Bell et al. (1982) und H Stilley
& Callaway (1970) beriicksichtigt.

Absorption durch Hy quasi-Molekiile wird Doyle (1968) folgend und frei-frei Ab-
sorptionsquerschnitte fiir positive lonen der Metalle gemaB Karzas & Latter (1961)

beriicksichtigt.
Rayleigh Streuung ist fiir die Elemente H, He und H, beriicksichtigt.
Thompson Streuung an Elektronen ist miteinbezogen.

Gebunden-frei Uberginge, das heiBt Photoionisationsprozesse fiir H~ John (1988),
HI und Hel Kurucz (1970), H Boggess (1959) sowie H; Bell (1980) werden
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Abbildung 2.5 Vergleich zwischen den Fel gebunden-frei Querschnitten nach Bautista (1997)
(durchgezogene schwarze Linien) und den wasserstoffihnlichen Néherungen (durchgezogene graue
Linien) fiir vier ausgewihlte Energiestufen des EisenI. Die gestrichelte und gepunktete graue Linie
entspricht 10 und 100 mal der wasserstoffihnlichen N#herung.

berechnet. Die neutralen Metalle C, N, O, Mg, Al, Si, Ca und Fe werden beriick-
sichtigt. Wahrend fiir die Elemente C, N, O, Mg, Al, Si und Ca in der wasser-
stoffahnlichen N&herung nach Dragon & Mutschlecner (1980) verwendet wird,
finden fiir Fel die lonisationsquerschnitte nach Bautista (1997) Anwendung. Ab-
bildung 2.5 zeigt diese neueren quantenmechanischen Rechnungen im Vergleich
zur wasserstoffahnlichen Approximation nach Dragon & Mutschlecner (1980) fiir
vier willkiirlich ausgewahlte Energiestufen. Es ist offensichtlich, dass die Bautista
(1997) Querschnitte 10---100 mal groBer sind als die wasserstoffahnlichen. In
einzelnen Resonanzmerkmalen erreichen sie sogar einen 1000 mal groBeren Wech-
selwirkungsquerschnitt.
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2.3.2 Linien Opazititen

Gebunden-gebunden Uberginge, das heiBt Absorptionslinien sind einer der bedeutend-
sten Punkte bei der Berechnung der Opazitat von stellaren Objekten fiir die MAFAGS
entwickelt wurde.

Die Datenquellen zur Berechnung der Opazitat fiir die mehr als 20 Millionen Linien
von Elementen der lonisationsstufe |, Il und Ill sowie von diatomischen Molekiilen sind:

Wasserstoff Linien H, ... H, der Balmer Serie werden mittels tabellierter Profile nach
Vidal et al. (1973) (im Weiteren VCS) in der Implementierung von Schéning &
Butler (1990) berechnet. Der Rest der Balmer Serie bis His werden Edmonds et al.
(1967) (im Weiteren ESW) folgend berechnet.

Die Details bei der Behandlung der Balmerlinienverbreiterung sind dabei fiir die
Berechnung der atmospharischen Schichtung von untergeordneter Bedeutung. Die
Linienprofile, die man mit ESW oder VCS berechnet, sowie die neueren Berech-
nungen von Barklem et al. (2000b), Barklem et al. (2000a) und Barklem et al.
(2002) unterscheiden sich nur um wenige Prozent. Abbildung2.6 zeigt die Tem-
peraturstruktur der Sonne mit und ganz ohne Balmerlinien. Sogar dieser 100%
Test zeigt nur geringe Anderungen der Temperaturschichtung von im Maximum
30 K. Profilanderungen bei den Balmerlinien von wenigen Prozent, wie sie durch
verschiedene Theorien der Verbreiterungstheorien moglich sind, beeinflussen die
Temperaturstruktur der solaren Photosphare also nicht signifikant.

Die Paschen Linien Py ... P4 werden anhand der VCS-Profile von Lemke (1997)
berechnet.

Die Linien der Lyman Serie L; ... L1g werden nach der ESW Theorie berechnet.

Eisengruppenmetalle werden gemaB der atomaren Daten von Kurucz (1994a), Ku-
rucz (1994c) und Kurucz (1994b) beriicksichtigt.

Nicht Eisengruppenelemente sind nach der Sammlung atomarer Daten von Ku-
rucz & Bell (1995) berechnet.

Diatomische Molekiile H,, CH, NH, OH, C,, CN, CO, MgH, SiH und SiO werden
anhand der Daten aus Kurucz (1993) berechnet. Die Atomdaten fiir TiO sind
Kurucz (1999) entnommen.

Die genannten Quellen ergeben zusammen etwa 20.3 Millionen individueller Absorp-
tionslinien von Molekiilen und Elementen der lonisationsstufen |, Il und Il die daraufhin
iiberpriift werden miissen ob sie zur Opazitdt in einem gegebenen Tiefenpunkt einer
gegebenen Wellenlangenstiitzstelle beitragen.

2.4 Sampling

Neben den Atomdaten sind das Stiitzstellengitter im Wellenlangenraum und eine geeig-
net Methode zur Selektion derjenigen Linien, die fiir eine Atmosphare von Bedeutung
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Abbildung 2.6 MAFAGS-OS Temperatur Temperaturstruktur mit (durchgezogene Linie) und
ohne (gestrichelte Linie) Balmerlinien.

sind und beriicksichtigt werden miissen zentrale Punkte bei der Berechnung von opacity
sampling Modellatmospharen.

Zunachst ware es wiinschenswert eine extreme Zahl von Wellenlangenstiitzstellen ein-
zufiihren, die es erlauben jede Linie mit mehreren Stiitzstellen detailliert aufzulésen und
bei der Opazitatsberechnung jedes Tiefenpunktes eines jeden Gitterpunktes zu beriick-
sichtigen. Dieses Vorgehen ist jedoch leider aufgrund der enormen Linienzahl und den
daraus resultierenden Anforderungen an Rechenzeit und Speicherbedarf nicht realisierbar.

Eines der grundlegenden Konzepte des opacity sampling ist es daher, die vollstandige
Auflosung jeder Linie durch ein zufallsverteiltes Wellenlangengitter zu ersetzen das
den Eigenschaften der Opazitdten in der Atmosphiare im statistischen Sinne gerecht
wird.
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2.4.1 Das Wellenléngengitter

Ein sinnvolles Wellenlangengitter fiir Opacity-sampling muss einerseits sicherstellen,
dass die Starken, das Spektrum iiber weite Teile dominierenden Linien aufgelost werden.
Auf der anderen Seite muss ein solches Gitter im betrachteten Wellenlangenbereich die
vielzahl an schwachen Linien in statistisch sinnvoller, reprasentativer Weise abtasten.

Diese Anforderungen werden durch unser Wissen liber die Flussverteilung in Sternat-
mospharen erganzt. Die Sterne die mit MAFAGS-OS modelliert werden sollen erstrecken
sich iber einen Bereich an Effektivtemperaturen von T.s¢ ~ 10000K (AQ) bis hinunter
zu T, ~ 5100K (K0). Wir wissen also, dass wir unterhalb von A ~ 911A (der Lyman
Kante) keinen nennenswerten Fluss zu erwarten haben. Genauso ist klar, dass im fernen
Infrarot fiir A > 100000A schon eine relativ grobes Abtasten des Wellenlingenraumes
die Flussverteilung mit hinreichender Genauigkeit reproduzieren wird.
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Abbildung 2.7 Anzahl der Wellenléingenstiitzstellen pro A vs. Wellenléinge fiir eine Auswahl an
Gittern mit 10000 bis 259000 Stiitzstellen in A. Das schlielich ausgewihlte Gitter ist in schwarz
gezeichnet und besitzt einen Anteil zusétzlicher Stiitzstellen im Infrarot.

b) Dieselben Stiitzstellenverteilungen auf logarithmischer Skala.

Der grau schattierte Bereich repréasentiert den sichtbaren Teil des Spektrums.

Abbildung 2.7 zeigt die Verteilung der Stiitzstellen fiir verschiedene Stiitzstellengitter
mit unterschiedlicher Anzahl an Stiitzstellen im Wellenlangenraum. Die Stiitzstellengitter
mit 10000 bis 259000 Gitterpunkten sind zufallsverteilt und folgen einer logarithmischen
Verteilungsfunktion.

Die zu den in Abb.2.7 gezeigten Verteilungsfunktionen korrespondierenden thermi-
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schen Atmosphéarenschichtungen sind in Abb. 2.8 dargestellt. Abbildung?2.8b) zeigt die
Differenz zwischen diesen OS-Modellen verschiedener Stiitzstellenzahl und unserem stan-
dard ODF-Modell. Diese Abbildung zeigt auch, dass unsere OS-Modelle in optischen
Tiefen zwischen log(7) = —3---2 ungefdhr 20 ---60K heiBer sind als das MAFAGS-
ODF Modell. Fiir die Wahl des Stiitzstellengitters von groBerer Bedeutung ist jedoch
die aus Abb. 2.8 ablesbare Tatsache, dass sich die OS-Modelle mit verschiedener Stiitz-
stellendichte nur um wenige Kelvin voneinander unterscheiden. Das wiederum fiihrt zu
der wichtigen Schlussfolgerung, dass bereits eine relativ geringe Anzahl an Stiitzstellen
ausreicht um die Eigenschaften solarer Absorptionslinien im statistischen Sinne korrekt
Zu reprasentieren.

10000Fey . . T T 3

E - - - MAFAGS—0S (final model) s

9000 F MAFAGS—0S ( 10000) A 3

MAFAGS—0S ( 41000)

8000 F MAFAGS—0S ( 82000) ' 3

—— MAFAGS—0S (103000)

7000 F —— MAFAGS—0S (259000) 3

a E MAFAGS—ODF E

6000 F / E

5000 E 3
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c
N

Abbildung 2.8 Mit den Wellenlédngengittern aus Abb.2.7 berechnete solare Temperaturschichtun-
gen. a) Temperaturschichtung der OS-Modelle und des ODF-Modells. b) Zeigt die Differenz zwi-
schen den einzelnen OS-Modellen und unserem ODF-Modell. ¢) Differenz zwischen dem schliefllich
verwendeten Stiitzstellengitter mit zusétzlichen Wellenldngenpunkten im IR und den rein logarith-
misch verteilten Wellenlédngengittern. Die verwendeten Grautone korrespondieren mit Abb.2.7.

Das schlieBlich verwendete Wellenlangengitter, das als gestrichelte, schwarze Linie in
Abb.2.7 und Abb.2.8a) b) gezeichnet ist hat einen zusatzlichen Anteil Stiitzstellen im
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Infrarot. Tests die auf der Hauptreihe von AQ---G9 fiir solare Haufigkeiten bis zu ei-
ner Unterhaufigkeit von [Fe/H]=-2 durchgefiihrt wurden zeigen, dass diese zusitzlichen
Stiitzstellen die konvergent der Modelle beschleunigen und fiir optische Tiefen im Bereich
log(7) < —3 zu stabileren Modellen fiihren. Die Differenz unseres finalen Stiitzstellen-
gitters zu Modellen mit verschieden vielen Stiitzstellen die einer rein logarithmischen
Stiitzstellenverteilung folgen ist in Abb.2.8¢) abgebildet.

Wie man Abb2.8c). entnehmen kann fiihrt die Tatsache, dass wir uns auf ein Wel-
lenldngengitter von schlieBlich 86000 Wellenlangenstiitzstellen beschréanken im Bereich
log(7) = —3---1.5 zu einer Unsicherheit beziiglich der Temperaturstruktur die auf ca.
5K abgeschatzt werden kann.

2.4.2 Auswahl der Linien

Da es innerhalb der gegebenen Ressourcen an Rechenleistung und Arbeitsspeicherver-
brauch unmoglich ist alle 20.3 Millionen Linien unserer Linienliste mit ihren individuellen
Beitragen in jedem Tiefenpunk einer jeden Wellenlangenstiitzstelle zu beriicksichtigen,
bedarf es einer geeigneten Methode der Linienauswahl.

Die Methode die wir fiir unseren Code wahlen ist, die Linien anhand ihrer relativen
Starke, verglichen mit der Hintergrundopazitat zu selektieren. Ausgewahlt werden dabei
Linien, die in mindestens einem Tiefenpunkt eines Wellenlangenpunktes einen Schwell-
wert ¢ liberschreiten.

e= lin S o (2.2)

Rback

Diese Auswahl wird anhand derjenigen Atmospharenstruktur getroffen die mittels ei-
nes zu brauchbarer Genauigkeit iterierten ODF-Modells berechnet wird. Nachdem jeder
Ubergang in unserer Linienliste fiir diese Atmosphirenschichtung gepriift wurde, wird auf
das eigentliche OS-Wellenlangengitter umgeschaltet und die Atmosphare im ODF-Modell
zur Konvergenz gebracht.

Bei dieser Methode kommt der Wahl des Schwellwertes ¢, zentrale Bedeutung zu.
Zusammen mit dem Wellenlangengitter entscheidet ¢, - vor allem fiir schwache Linien
- ob eine individuelle Linie beriicksichtigt wird oder nicht. Der numerische Wert dieses
Schwellwertes ist also mit entscheidend dafiir, dass die Millionen von gebunden-gebunden
Ubergingen in statistisch korrekterweise beriicksichtigt werden.

Abbildung 2.9 zeigt die Temperaturschichtung von OS-Sonnenmodellen fiir verschie-
dene Schwellwerte g zwischen 1 und 107°. Abbildung 2.9 b) veranschaulicht die Differenz
dieser Modelle zu unserem standard ODF-Modell und Abb. 2.9 c) illustriert die Differenz
der Modelle mit groBerem und kleineremey zum schlieBlich als sinnvoll ausgewahlten
Wert ¢, = 1073,

g0 = 1073 erweist sich in Tests fiir Sterne der Spektraltypen A--- G als sinnvolle
Wahl. Dabei stellt die Wahl eines konkreten Wertes von ¢, wie zuvor bei der Wahl einer
Linienliste, unter den Randbedingungen von Rechenleistung und Speicherverbrauch des
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Abbildung 2.9 Temperaturstruktur der Sonne fiir Modelle mit unterschiedlichem Schwellwert ¢
zur Linienauswahl. b) Differenz der verschiedenen Modelle zum standard ODF-Modell. ¢) Differenz
der Modelle zum Modell mit dem schliellich gew#hlten Schwellwert g = 1073.

Modellatmospharenprogramms eine Quelle inneren Fehlers fiir unsere Atmosphéaren dar.
Im Tiefenbereich, dem fiir unsere Analysen die groBte Bedeutung zukommt, ist dieser
Fehler wie man aus Abb2.9c) abschitzen kann von der GroBenordnung 5K.

Abbildung2.10a) und b) zeigen die Verteilung der fiir die Berechnung der Sonnen-
atmosphire ausgewihlten gebunden-gebunden Uberginge pro A. Die Verteilung der
Uberginge auf die Elemente wird in Abb.2.11a) und b) gezeigt. Hier wird auch die
herausragende Bedeutung des Eisens in den Atmospharen der betrachteten Sterne of-
fensichtlich.

Als abschlieBender Punkt der Betrachtungen iiber die Linienauswahl zeigt Abb.2.12 a)
und b) die Verteilung der Spektrallinien von Elementen und Molekiilen iiber ihres Fin-
flussbereiches. Dieser Einflussbereich ist dabei diejenige Breite in A auf der eine Linie
im Wellenlangengitter mit in die Berechnung der Opazitaten einbezogen wird. Abbil-
dung2.12 zeigt dabei auch, dass die groBe Mehrheit der (schwachen) Linien nur inner-
halb eines relativ schmalen Wellenlangenfensters zu beriicksichtigen ist. Dies gilt fiir die
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Abbildung 2.10 Verteilung der fiir die Sonne ausgewihlten gebunden-gebunden Uberginge. b)
Die selbe Verteilung auf logarithmischer Skala.

behandelten diatomischen Molekiile noch mehr als fiir die Elemente.
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Abbildung 2.11 Anzahl der gebunden-gebunden Ubergiinge in der Sonne fiir alle Elemente die
MAFAGS-OS beriicksichtigt. b) auf logarithmischer Skala.
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Abbildung 2.12 Anzahl der Absorptionslinien der Elemente und Molekiile vs. Einflussbereich des

jeweiligen Ubergangs.
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2.5 Die Temperaturstruktur der Sonne

Nach dem Blick auf die Methoden der Opazitatsbestimmung im Rahmen des OS wenden
wir uns nun den resultierenden Sternatmospharen, wie man sie unter Benutzung dieser
Methoden errechnet zu. Als prominentestes Mitglied der Sternengemeinde, und als ein-
ziger Stern dessen Parameter wir auf unabhangigem Weg direkt kennen, gilt unser erstes
Augenmerk dabei der Sonne.

Um das MAFAGS-0S? Sonnenmodell zu berechnen wurden die Elementhaufigkeiten
gemaB Tabelle 2.1 verwendet. Dabei ist anzumerken, dass wir die geringe Eisenhaufigkeit
nach Grevesse & Sauval (1999) benutzen.

elem abun

elem abun

elem abun

elem abun

H
B
F
Al
Cl
Sc
Mn
Cu
As
Rb
Nb
Pd
Sn
Xe
Ce
Eu
Ho
Lu
Re
Au
Bi

12.00

2.79
4.48
6.49
0.28
3.10
2.53
4.29
2.37
241
1.40
1.70
2.14
2.23
1.63
0.55
0.51
0.13
0.28
0.87
0.71

He
C
Ne
Si
Ar
Ti
Fe
Zn
Se
Sr
Mo
Ag
Sb
Cs
Pr
Gd
Er
Hf
Os
Hg
Th

11.00

8.55
8.08
7.56
6.52
4.94
7.50
4.67
3.38
2.92
1.97
1.24
1.03
1.13
0.80
1.09
0.97
0.75
1.39
1.17
0.09

Li
N
Na
P
K
A%
Co
Ga
Br
Y
Ru
Cd
Te
Ba
Nd
Tb
Tm
Ta
Ir
Ti
U

3.31
7.97
6.32
2.53
5.13
4.02
4.91
3.13
2.63
2.23
1.83
1.76
2.24
2.22
1.49
0.35
0.15
-0.13
1.37
0.83
-0.50

Be 1.42
O 8.87
Mg 7.58
S 7.20
Ca 6.35
Cr 5.69
Ni 6.25
Ge 3.63
Kr 3.23
Zr 2.61
Rh  1.10
In 0.82
I 1.51
La 1.22
Sm  0.98
Dy 1.17
Yb  0.96
W 0.69
Pt 1.69
Pb  2.06

Tabelle 2.1 Elementmischung des Sonnenmodells in der gebrduchlichen Notation mit
log(N(H)) = 12 fiir die 83 in unserem Modell betrachteten Elemente.

2 Analoges gilt fiir das MAFAGS-ODF Modell
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2.5.1 MAFAGS-0OS

Tabelle A.1 im Anhang zeigt die MAFAGS-OS Sonnenatmosphére als Liste liber alle 80
Tiefenpunkte. Das Modell wurde mit den folgenden Sonnenparametern gerechnet:

Teff == 5777K
log(g) =4.44
[Fe/H] = 0.00

¢ = 1.13km/h

Es wurde das 86000-Punkte Stiitzstellengitter das in Kapitel 2.4.1 vorgestellt wurde,
sowie der Schwellwert fiir die Linienauswahl von £y = 102 aus Kapitel 2.4.2 verwendet.

2.5.2 Vergleich mit empirischen Modellatmosphéiren
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Abbildung 2.13 Vergleich des MAFAGS-OS Modells mit den semi-empirischen Modellen von
Holweger & Mueller (1974) und Maltby et al. (1986)

Im Folgenden werden wir die semi-empirischen Modelle von Holweger & Mueller
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(1974) und von Maltby et al. (1986) mit unseren OS Modellen vergleichen. Diese semi-
empirischen Modelle werden berechnet indem die Mitte-Rand-Variation der solaren
Intensitat invertiert wird. Im Falle des Modells von Holweger & Mueller (1974) wer-
den zusatzlich die beobachteten Profile einzelner ausgewahlter Linien in den Prozess der
Invertierung einbezogen.
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Abbildung 2.14 Wie Abb. 2.13 jedoch mit geanderter Konvektionsbehandlung fiir das OS-Modell.
Fiir diesen Vergleich wurde die Mischungsweg-Theorie mit ay, = 1.50 verwendet.

Wie aus Abb.2.13 deutlich wird, weisen beide empirische Modelle im Vergleich mit
MAFAGS-OS einen nur um maximal 100K differierenden Temperaturverlauf auf. Im
Tiefenbereich log(7) ~ —3---0 liegt das Maltby et al. (1986) Modell sehr nahe am
MAFAGS-OS Modell, wéhrend in optischen Tiefen innerhalb von log(7) = 0, also den
Bereichen in denen Konvektion eine wesentliche Rolle spielt, unser OS-Modell deutlich
heiBer ist als die beiden empirischen Ansatze.

Abbildung 2.14 zeigt denselben Vergleich, nun aber mit einem MAFAGS-OS Modell,
das die Bohm-Vitense (1958) Mischungsweg-Theorie mit «;, = 1.50 verwendet. Die
Abweichungen zu den empirischen Modellen innerhalb von log(7) &~ 0 ist nun deutlich
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geringer. Differenzen von bis zu 150K zum Modell von Holweger & Mueller (1974) und
100K zum Modell von Maltby et al. (1986) bleiben jedoch erhalten.

Diese verbleibenden Differenzen sind dabei nicht erstaunlich wenn man den sehr un-
terschiedlichen Ansatz zur Bestimmung der Atmospharenstruktur betrachtet. Speziell
die tieferen atmospharischen Regionen sind fiir die Methode der Inversion beinahe un-
erreichbar. Des Weiteren verwenden die drei verglichenen Modelle sehr unterschiedliche
solare Eisenhaufigkeiten [Fe/H]. Wahrend Holweger & Mueller (1974) [Fe/H]= 7.6 an-
nimmt und Maltby et al. (1986) den noch héheren Wert von [Fe/H]= 7.67 bevorzugt,
verwenden wir den geringen Wert von Grevesse & Sauval (1999), namlich [Fe/H]= 7.50.

2.5.3 Vergleich mit ODF Modellen

Der meistverwendete Typ von Modellatmospharen — ODF-Modelle — werden im Folgen-
den mit unserem MAFAGS-OS Modell verglichen.
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Abbildung 2.15 Vergleich des MAFAGS-OS Modells mit den ODF Modellen von Gustafsson
et al. (1975), Kurucz (1979), sowie mit dem MAFAGS-ODF Modell.
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Abbildung 2.16 Wie Abb.2.15, jedoch mit geénderter Mischungsweg Theorie fiir die beiden
MAFAGS Modelle. Es wird nun BV mit ap, = 2.0 verwendet, derselbe Wert wie bei Kurucz
(1979).

Zum Vergleich ziehen wir die Modelle von Gustafsson et al. (1975), Kurucz (1979),
sowie unser eigenes MAFAGS-ODF Modell heran.

Abbildung 2.15 zeigt einen Vergleich der vier Modelle. Die beiden MAFAGS Modelle
(ODF und OS) wurden mittels der Konvektionstheorie nach CM mit «a.,,, = 0.82, das
Kurucz (1979) Modell nach BV mit ap, = 1.50 und das Gustafsson et al. (1975) mittels
der Mischungsweg-Theorie in der Formulierung von Henyey et al. (1965) berechnet.
Es wird offensichtlich, dass das MAFAGS-OS Modell in der optischen Tiefe log(7) ~
—0.2 um = 60K heiBer ist als das korrespondierende MAFAGS-ODF Modell. Dieser
Trend zu heiBeren Temperaturen nimmt nach innen und auBen ab und wird auBerhalb
von log(7) ~ —3 kleiner als 15K. Im Vergleich mit Kurucz (1979) wird deutlich, dass
MAFAGS-ODF auBerhalb von log(7) ~ —0.5 eine sehr dhnliche Temperaturstruktur
aufweist und weiter im Inneren, in Schichten in denen Konvektion eine Rolle spielt,
groBere Abweichungen zeigt. Das ODF Modell von Gustafsson et al. (1975), mit seinem
abweichenden Formalismus zur Berechnung des konvektiven Flusses, weist innerhalb von
log(7) ~ —2 eine signifikant kiihlere Temperaturstruktur auf als unser Modell.
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Die Unterschiede in den verwendeten Konvektionsmodellen sind der Grund weswegen
wir den vorgenannten Vergleich wiederholen. MAFAGS-ODF und -OS Modell wurden
nun, dem Ansatz von Kurucz (1979) folgend, mit BV neu berechnet. Die Ergebnisse
sind in Abb.2.16 dargestellt. Diese Abbildung bestatigt das Ergebnis von Fuhrmann
et al. (1993), der fand, dass Kurucz (1979) und MAFAGS-ODF eine annahernd gleiche
Temperaturstruktur aufweisen. Dariiberhinaus zeigt es, dass unser OS Modell in der Tat
um bis zu 60K heiBer ist als das zugehorige ODF Modell. Obwohl dies kein sehr groBer
absoluter Unterschied ist, sollte — und wird — dieser Unterschied Fluss-Verteilung und
die Temperaturbestimmung mittels Balmer Linien beeinflussen. Dieser Effekt wird in
Kapitel 3 ndher behandelt werden.

Als vorlaufiges Ergebnis soll hier festgehalten werden, dass der Unterschied zwischen
dem solaren OS und ODF Modell, obwohl nicht sehr groB, das MaB iiberschreitet in dem
er vernachlassigt werden kann.

2.5.4 Vergleich mit OS Modellen

Da es nur wenige verdffentlichte OS Modellatmospharen der Sonne gibt, wahlen wir das
Modell von Edvardsson et al. (1993) um es mit unserem MAFAGS-OS Modell zu ver-
gleichen. Edvardsson et al. (1993) benutzen 5500 Wellenldngenstiitzstellen zur Berech-
nung ihres Modells. An 4100 dieser Stiitzstellen zwischen A = 1000 - - - 4500A werden
OS-Opazitdten berechnet, an den verbleibenden 1400 Wellenlangenpunkten werden fiir
A\ > 4500A ODF-Opazititen verwendet.

Die von ihnen benutzten Sonnenparameter sind dabei den unseren sehr dhnlich: T, sy =
5780, log(g) = 4.44, [Fe/H] = 0.0 und £ = 1.15km//s. Sie verwenden die Mischungsweg-
Theorie mit &« = 1.5 um der atmospharischen Konvektion Rechnung zu tragen.

Abbildung 2.17 zeigt den direkten Vergleich der beiden Modelle. Unseres erweist sich
dabei in den hoheren Regionen der Atmosphare auBerhalb von log(7) ~ —2.3 als das
kiihlere. Innerhalb von log(7) &~ —2.3 dagegen ist unser Modell das heiBere mit einer
Tendenz zu einer mit der Tiefe gréBeren Differenz. Der Einfluss der verschiedenen Imple-
mentierungen konvektiven Energietransports ist in Abb. 2.8 innerhalb von log(7) ~ 0.3
offenkundig. Betrachtet man nochmals Abb. 2.8 so wird der Trend, mit abnehmender
Stiitzstellendichte im &uBeren Atmosphirenbereich (log(7) < —2.5) und im Bereich
log(7) &~ —1.5---0.0 heiBere Atmospharen zu erzeugen, sichtbar. Da Edvardsson et al.
(1993) lediglich 5500 Wellenlangenstiitzstellen zur Berechnung ihres Modells verwenden,
konnte dieser Effekt fiir den GroBteil der Differenz in den genannten Tiefenschichten ver-
antwortlich sein.

Um einen aussagekraftigeren Vergleich der Modelle zu erhalten, berechnen wir die
MAFAGS-OS Sonne erneut mit a,,, = 0.65. Fiir diesen Wert von «.,, zeigt der konvek-
tive Fluss in den beiden Modellen vergleichbareren Einfluss, obwohl die genaue Behand-
lung der Konvektion weiterhin deutliche Unterschiede aufweist. Die Tatsache, dass ein
Wert fiir die konvektive Effektivitdt a.,, sich dabei nicht mit dem numerischen Wert von
Edvardsson et al. (1993) deckt, die im Rahmen der von ihnen verwendeten Theorie 1.5
verwenden, ist dabei von keinerlei Bedeutung. Der numerische Wert des a-Parameters
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Abbildung 2.17 Vergleich zwischen Edvardsson et al. (1993) und unserem MAFAGS-OS Modell.

hiangt stark von den Details der jeweils verwendeten Mischungswegtheorie ab3.

Der Vergleich unseres OS-Modells mit «.,, = 0.65 mit dem von Edvardsson et al.
(1993) ist in Abb.2.18 gezeichnet. Er zeigt einen sich fast kontinuierlich dndernde Dif-
ferenz zwischen den Modellen. Unseres ist dabei um log(7) ~ —4.0 100K heiBer als
dasjenige von Edvardsson et al. (1993) und bei log(7) ~ 1.0 etwa 150K kiihler.

Da Edvardsson et al. (1993) Anders & Grevesse (1989) folgend eine vergleichbare
solare Eisenhaufigkeit von [Fe/H]= 7.51 verwenden kdnnen die zwischen den Modellen
verbleibenden Unterschiede auf drei wesentliche Punkte zuriickgefiihrt werden:

e Edvardsson et al. (1993) verwenden ein wesentlich weniger dichtes Wellenlangen-
gitter, welchen, wie Abb. 2.8 zeigt nicht ausreicht um die solare Temperaturstruktur
im duBeren Teil der Atmosphare hinreichend zu definieren.

e Sie verwenden andere Quellen fiir die atomaren gebunden-gebunden Uberginge.

e Sie verwenden nicht die neuen gebunden-frei Querschnitte von Bautista (1997).

3Diese Tatsache wird von Bernkopf (1998) ausfiihrlicher diskutiert.
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Abbildung 2.18 Wie Abb.2.17 jedoch nun mit o, = 0.65 um Modelle mit dhnlicheren konvek-
tiven Eigenschaften zu vergleichen.

2.6 Fluss und Farben der Sonne

Nachdem wir unser Modell mit verschiedenen anderen Ansatzen zur Berechnung von
Sternatmospharen verglichen haben, widmen wir uns nun detaillierter unserem OS Son-
nenmodell und konfrontieren es mit Messungen des solaren Flusses und der Farben der
Sonne. Die Sonne als einziger Stern, bei dem wir Sternparameter wie Effektivtemperatur,
Masse und chemische Zusammensetzung* auf unabhingigem Weg messen konnen, stellt
dabei ein hervorragendes Labor zum Test unserer Ergebnisse dar.

4Die chemische Zusammensetzung der Sonne ist dabei leider nicht fiir alle Elemente genau und
unabhéngig bestimmt. Gerade die solaren Hiufigkeiten einiger wichtiger Elemente wie C, N und
O sind nur ungenau bekannt. (Vergleiche dazu Asplund 2003)
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Abbildung 2.19 Vergleich des theoretischen Flusses unseres OS Sonnenmodells mit den Mes-
sungen von Neckel & Labs (1984),Houtgast (1970) und Labs & Neckel (1970). a) Flussverteilung
des Modells (grau), Messungen (ausgefiillte Symbole) und Abbildung des Modells auf die Messin-
tervalle (offene Symbole). b) Absolute Differenz zwischen Messung und OS Modellvorhersage. c)
Relative Differenz zwischen Messung und OS Modellvorhersage. ¢*) Wie ¢) jedoch fiir den Wel-
lenléingenbereich zwischen A = 4800 - - -8800A auf groBerer Skala.

Die Zentralwellenléngen der Johnson Filter U B und V sind in a) gekennzeichnet.



32 2. Modellatmosphéren

2.6.1 Der Fluss der Sonne

Abbildung 2.19 zeigt den Vergleich des theoretischen Flusses wie ihn unser standard OS
Sonnenmodell liefert mit den gemessenen Flussverteilungen von Neckel & Labs (1984),
Houtgast (1970) und Labs & Neckel (1970). Um Messung und Theorie vergleichen zu
konnen wurde der Modellfluss, wie er sich auf dem Wellenlangengitter des Atmospharen-
modells darstellt, mit einer Gaussfunktion der selben Breite gefaltet wie Filterbreiten in
den Messungen von Neckel & Labs (1984), Houtgast (1970) und Labs & Neckel (1970)
fiir die einzelnen Messwellenlangen verwendet wurden. Die Messungen sind in Abb.2.19
als ausgefiillte Symbole dargestellt, die korresponierenden Modellrechnungen als offene
Symbole.

Bedenkt man, dass unser Modellfluss auf Basis einer statistischen Methode der Opa-
zitatsberechnung bestimmt ist, ist die Ubereinstimmung von Modell und Messung er-
staunlich. Dies wird in Abb.2.19b) und c), die den absoluten und den relativen Unter-
schied zwischen Theorie und Messung zeigen besonders deutlich. Es gibt verbleibende
Diskrepanzen um A ~ 3000A, 3200A, 3400A und 3500A die bis zu 20% der Flussmes-
sung betragen. Das Gesamtbild der Ubereinstimmung ist jedoch davon unbeschadet sehr
gut.

Nach dem Vergleich mit den Messungen von Neckel & Labs (1984), Houtgast (1970)
und Labs & Neckel (1970) wenden wir uns nun den neueren und besser aufgeldsten
UV-Daten von Woods et al. (1996) zu. Abbildung2.20 zeigt den Vergleich dieser Daten
mit unserem theoretischen OS Modell. Wieder ist die Ubereinstimmung erstaunlich. Die
Diskrepanzen um A ~ 3000A and 3400A bleibt erhalten, wihrend die Abweichung bei
A~ 3200A verschwindet.

Zum Abschluss vergleichen wir den theoretischen Fluss unseres OS Modells in Abb. 2.21
mit den Messungen von Burlov-Vasiljev et al. (1995). Insgesamt finden wir wiederum
eine gute Ubereinstimmung, jedoch scheint es eine systematische Abweichung zu ge-
ben, die von zu viel Modellopazitat im Blauen hin zu zu wenig Modellopazitat im Roten
reicht. Diese systematische Abweichung findet sich auch in den Fig. 10 und Fig. 11 bei
Burlov-Vasiljev et al. (1995) im Vergleich zu den Daten von Neckel & Labs (1984),
Shaw & Froelich (1979), Shaw (1982), Wehrli (1992), Labs et al. (1987), Lockwood
et al. (1992) und Makarova et al. (1991).

Die Abbildungen 2.19 bis 2.21 zeigen, dass das Gebiet der absoluten solaren Flussmes-
sung noch nicht abschlieBend bewertet werden kann. Kleinere Abweichungen zwischen
Modellfluss und gemessener Flussverteilung konnen also noch sowohl den Unzuldng-
lichkeiten des Modells, wie auch den Unsicherheiten in der Messung angelastet werden.
Nichtsdestotrotz ist die Ubereinstimmung zwischen Modell und Messung von hoher Qua-
litat.
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Abbildung 2.20 Wie Abb.2.19a)- - -c) jedoch nun mit dem Messungen von Woods et al. (1996).
Die gepunktete Linie in ¢) beschreibt die 15% Messunsicherheit die Woods et al. (1996) fiir ihre
Messungen angeben.
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(1995).
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Abbildung 2.22 Wie Abb.2.19 jedoch nun fiir das MAFAGS-ODF Sonnenmodell.

Diese gute Ubereinstimmung von Theorie und Messung beim OS Modell wird noch
deutlicher, wenn man in Abb.2.22 denselben Vergleich fiir das MAFAGS-ODF Modell
anstellt. Durch die Umsortierung der Opazitdten innerhalb eines ODF- Intervalls zu Su-
perlinien ist die erhebliche Streuung im Vergleich von Theorie und Messung in den
Abbildungen2.22b) and c) zu erkliren. Uber diese zu erwartende Streuung hinaus wird
eine erhebliche Unterschitzung der Opazitit im Bereich A ~ 2000 - --4000A deut-
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lich. Dieser Effekt, der sogenannten missing ultraviolet opacity ist vielfach beschrieben.
Die neuen Fel Photoionisationsquerschnitte von Bautista (1997) sind der Hauptgrund
weswegen dieses Defizit in unseren OS Modellen fast véllig verschwindet.

Ein weiteres offensichtliches Defizit des ODF Modells ist die Unterschatzung des Flus-
ses im Roten und IR Frequenzbereich. Wie in Abb.2.22c*) deutlich wird, ist der ODF
Modellfluss in diesem Bereich um 3---5% zu gering. Eine Tatsache, die in Zusammen-
hang mit der Infrarot-Fluss-Methode zur Temperaturbestimmung zur Sorge Anlass gibt.
Dieses Thema wird in Kapitel 3.1.1 naher untersucht werden.

Um ein abschlieBendes Bild der Betrachtung der Modellfliisse von MAFAGS-OS und
MAFAGS-ODF zu geben, zeigt Abb.2.23 einen direkten Vergleich der beiden Modelle.

Das Finden eines guten Teils der ,, missing UV-opacity” fiihrt, zusammen mit der
Forderung der Flusserhaltung, zu einer Umverteilung des Flusses. Diese Umverteilung
von Fluss aus dem Blauen ins Rote wird besonders deutlich in Abb.2.23b) and c). Wie
bereits oben erwahnt, wird dies in Kapitel 3.1.1 im Zusammenhang mit der Infrarot-
Fluss-Methode ausfiihrlicher zu diskutieren sein.
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Abbildung 2.23 a) Vergleich zwischen MAFAGS-OS (grau) und MAFAGS-ODF (schwarz) Mo-
dellfliissen.

b) Absolute Differenz zwischen MAFAGS-OS und MAFAGS-ODF Fluss (grau) und Differenz im
ungefiihren Verlauf des Kontinuums (schwarz).

¢) Relativer Unterschied im Verlauf des Kontinuums.
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2.6.2 Die UBV-Farben der Sonne

Die bemerkenswert gute Ubereinstimmung beziiglich der Flussverteilung von OS-Modell
und Messung ermutigt uns nun auch die Johnson UBV Farben der Sonne zu untersuchen.

Tabelle 2.2 zeigt theoretische UBV Farben fiir die Modellatmospharen von Buser
& Kurucz (1992) (B&K93), die ATLAS9 verwenden, MAFAGS-ODF (ODF), sowie
MAFAGS-OS das einmal mit der Standardstiitzstellenliste von 86000 Wellenlangenauf-
punkten (OS) und einmal mit der maximalzahl von 259000 Wellenlangenpunkten (OS
big) gerechnet wurde. Fiir die MAFAGS Modelle wurden dabei die numerischen UBV
Filterdefinitionen von Buser (1978) verwendet um den theoretischen Fluss in den ein-
zelnen Farben zu berechnen. Der Nullpunkt der Farbindizes U-B=0 und B-V=0 wird
dabei gemaB seiner Definition fiir den AOv Stern Wega festgelegt. Wegas Sternparame-
ter werden von Castelli & Kurucz (1994) iibernommen: T¢;; = 9550K, log(g) = 3.95,
[M/H]= —0.5 and £ = 2.0km/s.

Farbindex B&K 92 ODF OS OSbig
U-B 0.08 0.08 0.21 0.19
B-V 0.59 0.59 0.64 0.64

Tabelle 2.2 Theoretische Farbindizes der Sonne fiir das ATLAS9 ODF Modell nach Buser &
Kurucz (1992), fiir MAFAGS-ODF, MAFAGS-OS mit Standardwellenlédngenliste (86000 Punkte)
und MAFAGS-0OS mit unserer dichtesten Wellenléngenliste (259000 Punkte).

Vorneweg ist auf die erstaunliche Ubereinstimmung von B&K92 und unserem eigenen
ODF-Modell hinzuweisen. Beide basieren auf demselben Satz von ODF Daten und liefern
wie von Fuhrmann et al. (1993) gezeigt beinahe identische Temperaturstrukturen. Diese
Ahnlichkeit der beiden Modelle wird nun auch fiir die Farbindizes der Sonne offenkundig.

Ein weiteres wichtiges Ergebnis sind die Unterschiede in den Farbindizes fiir MAFAGS-
OS Modelle verschiedener Stiitzstellendichte. Obwhohl die beiden Modelle wie in Abb. 2.7
gezeigt, sehr dhnliche Temperaturstrukturen aufweisen, fiihrt die Faltung mit den Fil-
tern zu verschiedenem U-B Index. Das zeigt, dass die Wellenlangendichte in unserem
Standardmodell dicht genug ist um auf statistischer Grundlage die Temperaturstruktur
zu definieren, dass sie aber nicht ausreicht um mit hoher Genauigkeit Farbintegrale zu
berechnen.

Vergleicht man die theoretisch bestimmten Farbindizes aus Tab. 2.2 mit den Messun-
gen der solaren Farben in Tab.2.3, so wird deutlich, dass beide betrachteten Indizes,
U-B und B-V durch das OS Modell signifikant besser wiedergegeben werden als durch
die ODF Modelle. Desweiteren liefert das dichte Stiitzstellengitter bessere Ubereinstim-
mung mit der Beobachtung als das weniger dichte Standardgitter. Diese Tatsache muss
bedacht werden, sollen auf Basis von OS-Modellen mit fiir die Berechnung der Atmo-
spharenschichtung optimierten Wellenlangengittern Farbindizes bestimmt werden.
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Farbindex Beobachtung Quelle

U-B 0.195 Neckel (1994)
0.183+0.020 Tiig & Schmidt-Kaler (1982)
B-V 0.686+0.011 Tiig & Schmidt-Kaler (1982)
0.6840.005  Gray (1995)
0.65 Neckel (1994)
0.64240.004 Cayrel de Strobel (1996)
0.62 Makarova et al. (1989)

Tabelle 2.3 Gemessene Farbindizes der Sonne.
2.6.3 Die Mitte-Rand-Verdunklung des solaren Kontinuums

Nach Flussverteilung und UBV Farben wenden wir uns nun der Mitte-Rand-Verdunklung
des solaren Kontinuums als Test fiir unser Modell zu. Dazu vergleichen wir unsere theo-
retischen Ergebnisse mit Messungen von Pierce & Slaughter (1977) und Pierce et al.
(1977) deren Ergebnisse als Polynom fiinfter Ordnung in 1 = cos(f) fiir das Verhaltnis
I(\, p)/I(X, 1.0) vorliegen. In einem moglichst direkten und von weiteren Interpolatio-
nen freien Ansatz beniitzen wir die Winkelpunkte p = 0.93, p = 0.67, © = 0.33 und
1= 0.07, die unser Modell direkt liefert.
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Abbildung 2.24 Vergleich zwischen MAFAGS-OS (durchgezogenen Linien) theoretischen Inten-
sitdten und Messungen des Verhéltnisses (A, 1)/I(A, 1.0) nach Pierce et al. (1977). Von Oben nach
Unten: p = 0.93, p = 0.67, p = 0.33 und p = 0.07.

Abbildung 2.24 vergleicht unsere theoretischen MAFAGS-OS Daten mit der Messung.
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Abbildung 2.25 Wie Abb. 2.24 jedoch fiir das MAFAGS-ODF Modell.

Die Ubereinstimmung kann dabei nicht als befriedigend bezeichnet werden. Obwohl
die Abweichungen zwischen MAFAGS-ODF Modell und Messung, die in Abb.2.25 ge-
zeigt werden fiir das OS Modell vor allem in den Wellenlangenbereichen unterhalb von
A = T7000A und iiberhalb von A = 18000A etwas geringer sind, verbleiben erhebli-
che Diskrepanzen zwischen Modell und Messung. Dies wird noch deutlicher wenn man
zum Vergleich Abb. 2.26 heranzieht, welche dieselben Daten fiir das semiempirische Son-
nenmodell von Holweger & Mueller (1974) zeigt. Da die Mitte-Rand-Verdunklung ein
wesentlicher Teil der zur Berechnung dieses Modells invertierten Daten darstellt, ist die
gute Ubereinstimmung in Abb.2.26 zwar kein Wunder, zeigt aber deutlich die Defizite
in den theoretischen OS und ODF Modellen.

Die Abweichungen, die wir fiir unser OS Modell finden geben dabei ein vergleichbares
Ergebnis wieder wie es auch Blackwell et al. (1995) bei der Untersuchung der MARCS
Modellatmosphére finden (Fig. 11 bei Blackwell et al. (1995)).

2.6.4 Interne Fehler des Modells

Die Untersuchung quantitativer Fehler bei der Berechnung theoretischer Modellatmo-
spharen ist extrem schwierig. Da sich mit den Opazitdtsdaten ein wesentlicher Teil der
Eingangsphysik einer Fehleranalyse fast vollstandig entzieht, ist es unmoglich einen ge-
nauen Fehler fiir die Temperaturschichtung anzugeben.

Trotzdem wollen wir mit Tab. 2.4 eine Vorstellung derjenigen internen Fehler geben,
die abgeschatzt werden kénnen. Hier sind die bereits in den Kapiteln2.4.1 und 2.4.2 ab-
geschatzten Fehler enthalten. Eine weitere Quelle internen Fehlers stellt der Schwellwert
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Abbildung 2.26 Wie Abb. 2.24 jedoch fiir das Holweger & Mueller (1974) Modell.

Quelle Fehler
Stiitzstellenliste +5K
Linienauswahl +5K
Flusserhaltung (0.3%) +5K
Zusamimen +10K

Tabelle 2.4 Interne Fehler des Modells.

dar, ab dem Flusserhaltung als gegeben angesehen wird. In unserem Modell liegt dieser
Schwellwert bei 0.3%, was einer Unsicherheit in der Temperaturstruktur von ~ 5K ent-
spricht. Alle weiteren Fehlerquellen, wie Atomdaten sind im engeren Sinne keine internen
Fehler und entziehen sich dariiber hinaus einer quantitativen Abschatzung.

Wir finden also, unter der Annahme dass die Fehlerquellen in Tab. 2.4 unkorreliert
sind, einen internen Gesamtfehler von ~ +10K.






3. Bestimmung stellarer Parameter

Nachdem wir im vorangehenden Kapitel 2 die grundlegenden Prinzipien und Methoden
zur Berechnung unserer OS Modellatmospharen dargelegt haben, wenden wir uns nun
der Bestimmung stellarer Parameter zu.

Da ODF und OS Modell, wie nochmals in Abb.3.1 gezeigt, eine um bis zu 60K
abweichende solare Temperaturstruktur aufweisen, ist zu untersuchen in wieweit diese
Anderungen im Modell sich auf die Bestimmung der Sternparameter auswirken. Vorweg-
genommen sei bereits hier, dass die erhdhte Temperatur in den wesentlichen Schichten
des OS Modells die beiden untersuchten Methoden zur Bestimmung der Effektivtempera-
tur, die Infrarotfluss Methode (IRFM) und die Balmerlinien Methode merklich beeinflusst.
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Abbildung 3.1 Temperaturstruktur von MAFAGS-OS und MAFAGS-ODF Sonnenmodell.
b) Differenz der beiden Modelle.
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Neben diesen beiden Methoden zur Bestimmung der Effektivtemperatur und der Tem-
peraturbestimmungsmethode mittels theoretischer Sternfarben (Kapitel 3.1.3) werden in
diesem Kapitel unsere Ansitze zur Bestimmung von Gravitationsbeschleunigung (3.2),
Metallizitat und Einzelelementhaufigkeit (Kapitel 3.3) sowie der Parameter Mikro- und
Makroturbulenz (Kapitel 3.4) beschrieben.

Die Beschrankung auf wenige Parameter zur Bestimmung der Eigenschaften eines
Sternes stellt selbstverstandlich eine modellhafte Vereinfachung dar. Prinzipiell bedarf es
einer sehr viel groBeren Zahl von Observablen um die Eigenschaften einer Sternatmo-
sphare zu beschreiben. Die Haufigkeit jedes einzelnen in der Atmosphare vorkommenden
Elements [X/Fe] beeinflusst beispielsweise die spektroskopischen und strukturellen Ei-
genschaften der Atmosphéare in mehr oder weniger groBem AusmaB. Opacity Sampling
versetzt uns prinzipiell in die Lage all diese einzelnen Haufigkeiten mit in die Berech-
nung der Sternatmosphare einzubeziehen. Je nach Objekt wird es erforderlich sein dies
zu tun, oder sich auf eine geringere Zahl von Parametern zu beschranken. So ist im
Falle metallarmer Sterne deren im Vergleich zur Sonne signifikant verdndertes Haufig-
keitsverhaltnis der sogenannten a-Elemente Sauerstoff, Neon, Magnesium, Silicium,
Schwefel und Calzium von Bedeutung. Im Falle der chemisch oft stark von der solaren
Mischung abweichendes Vorkommen einzelner Elemente aufweisenden Ap Sterne, kann
es erforderlich sein eine groBe Zahl von Elementhaufigkeiten zu bestimmen und in die
Atmospharenmodelle miteinzubeziehen.

3.1 Effektivtemperatur

Als ersten Parameter wenden wir uns nun der Bestimmung der stellaren Effektivtem-
peratur zu. Dazu betrachten wir zundhchst die Infrarotfluss Methode, sowie die
Balmerlinien Methode bevor wier uns photometrischen Methoden der Tem-
peraturbestimmung zuwenden.

3.1.1 Die Infrarotfluss Methode

Von Blackwell & Shallis (1977) und Blackwell et al. (1980) vorgeschlagen, entwickelte
sich die sogenannte Infrarotfluss Methode (IRFM) zu einer verbreiteten und Uber einen
groBen Parameterbereich eingesetzten Methode zur Bestimmung von Sterndurchmessern
und Effektivtemperaturen.

Die Grundidee der IRFM ist die Messung zweier mit hoher Genauigkeit zuganglicher
Observablen: Der absoluten Flussdichte F'(\) bei einer gegebenen Wellenlange A und
des integrierten stellaren Gesamtflusses Fj,;. Diese beiden Messungen werden iiber Glei-
chung 3.1 mit dem Atmospharenmodell verbunden.

B 0Ty
BN =T ™ Foaaa(Togy To8l0), M T, - 31)
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Die rechte Seite von Gleichung 3.1 enthalt im Z3hler das Stefan-Boltzmann Gesetz und
im Nenner den theoretischen, monochromatischen Modellfluss F,,pae1(Tesr,log(g), A,
[M/H],...). Das bedeutet, dass die rechte Gleichungsseite mit Hilfe einer Modellatmo-
sphare bestimmbar ist. Der Vergleich dieser rein theoretisch aus dem Modell bestimmten
Werte von R mit dem gemessenen Quotienten R(\) fiihren zu einer direkten Bestim-
mung der stellaren Effektivtemperatur T, s¢. Grundsatzlich funktioniert diese Methode fiir
alle monochromatischen Fliisse F'(\). Da man aber annimmt, dass die Flisse im infra-
roten Spektralbereich am wenigsten von Unsicherheiten beziiglich der dort auftretenden
Opazitaten beeintrachtigt sind verwendet man Filterwellenlangen im IR. Aufgrund ihrer
Verbreitung verwenden die meisten Autoren die Filter J (A = 12725A), H (\ = 16350A)
und K (A = 21750A) und vergleichen die an diesen Banden gemessenen R-Verhiltnisse
mit theoretischen Quotienten R (Vergleiche zum Beispiel Alonso et al. (1996a) oder
Blackwell & Lynas-Gray (1998)).

Dass die Infrarotfluss Methode nicht weitgehend unabhangig von den verwendeten
Modellatmospharen ist — wie das gelegentlich behauptet wird — zeigte erstmals Me-
gessier (1994) der nachweist, dass beziiglich der Temperaturbestimmung verschiedene
gebrauchliche Modellatmospharen zu Differenzen von bis zu 290K fiihren.

Wie im Kapitel 2 gezeigt weisen unsere MAFAGS-OS Modelle erhéhte Opazitat im UV
auf, was das Problem der sogenannten missing ultraviolet opacity verringert und zu einer
guten libereinstimmung zwischen gemessenem und berechnetem solaren Fluss im UV
fiihrt. Dieser verringerte Fluss im UV fiihrt, da der Gesamtfluss der Atmosphare erhalten
bleibt, zu einer Erhéhung des Flusses im sichtbaren und infraroten Teil des Spektrums.
Dieser, auch von Megessier (1998) beschriebene Effekt fiihrt zu einer Anderung der
mittels IRFM gemessenen 7. s wenn man vom MAFAGS-ODF zum MAFAGS-OS Modell
ibergeht. Fiir die Sonne wird dies in Abb. 3.2 gezeigt. Abbildung3.2b)- - - d) zeigen den
Vergleich von solarem ODF und OS Modell um die Zentralwellenlangen der Filter J, H
und K. Zusatzlich zu den genannten Modellen ist ein MAFAGS-ODF Modell mit um 65K
erhohter Temperatur mit eingezeichnet.

Da der vergroBerte Fluss im IR durch eine Zunahme der Opazitdt im UV induziert
ist und diese Zunahme der UV-Opazitdt im wesentlichen durch die Verwendung der
neuen Fel gebunden-frei Querschnitte nach Bautista (1997) bedingt ist, kénnen wir
erwarten, dass der genannte Effekt in allen Sternen auftritt, in denen Fel wesentlich zur
UV Opazitat beitragt. Die Erhohung des Infrarotflusses fiihrt dabei zu einer Erhohung
der mittels IRFM gemessenen Effektivtemperaturen.

Um eine Vorstellung von der GroBe des Effekts zu geben, zeigt Abb. 3.3 die quanti-
tative Anderung der IRFM Temperatur fiir die Filter J, K und H, wenn man von unserer
ODF zur korrespondierenden OS Atmosphare libergeht fiir die Sterne einer Hauptreihe
mit solarer Metallizitat. Die gezeigten Temperaturdifferenzen sind dabei nur ein Anhalts-
punkt, da der Quotient R(\) individuell fiir jeden einzelnen Stern berechnet werden muss.

Abbildung 3.3 zeigt, dass in der Tat fiir alle getesteten Hauptreihensterne hohere
IRFM-Temperaturen gemessen werden. Die Differenz in den drei getesteten Filtern J,
H und K ist dabei im Rahmen der Genauigkeit unseres Tests als gleich anzusehen, die
Tendenz zu hoheren Abweichungen im K-Band, wie sie sich in Abb. 3.3 andeutet nicht
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Abbildung 3.2 Modellfluss des MAFAGS-OS (durchgezogenen, schwarze Linie) und des
MAFAGS-ODF (gestrichelte, graue Linie) Sonnenmodells. Die Zentralwellenéngen der Filter J,
H und K sind in a) gekennzeichnet.

b), ¢) und d) Wellenéingenbereiche um die genannten Filter. Zusétzlich ist ein MAFAGS-ODF
Moldell mit einer Effektivtemperatur von 5842K als durchgezogene, graue Linie gezeichnet.

signifikant. Das Maximum der Differenz liegt mit A(7.;s) ~ 55K oder 1% im Bereich
6000- - -6500K. Zu hoheren Temperaturen und damit Anregungs- und lonisationsener-
giene hin nimmt die Differenz mit der Bedeutung von Fel als Opazitatsquelle im UV ab.
Bei 7. ;s = 10000K erreicht sie A(T.rr) < 15K.

Zum Abschluss der Betrachtungen iiber die IRFM und des Einflusses unserer Modelle
auf die mit dieser Methode bestimmten Effektivtemperaturen zeigt Abb. 3.4 die Differenz
beim Ubergang von MAFAGS-ODF nach MAFAGS-OS fiir eine metallarme Hauptreihe
mit [M/H]= —2.0. Da in metallarmen Sternen Fel naturgemaB einen weit kleineren Ein-
fluss auf die UV-Opazitat besitzt ist auch der in Abb. 3.3 fiir solare Metallizitat gezeigte
Effekt fiir metallarme Sterne weit weniger ausgepragt. Fiir die gezeigte [M/H]= —2.0
Hauptreihe ist er im Rahmen der Genauigkeit unserer Testuntersuchung anndhernd gleich
Null.
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Abbildung 3.3 Anderung in der Effektivtemperatur beim Ubergang von MAFAGS-ODF zu
MAFAGS-OS fiir Sterne auf einer Hauptreihe solarer Metallizitét ([M/H]=0).

3.1.2 Die Balmerlinien Methode

Seit langem werden Balmerlinien mit Erfolg verwendet um die Effektivtemperatur von
Sternen zu bestimmen. Neben vielen weiteren Autoren verwenden Spite (1969), de Stro-
bel (1985), Perrin et al. (1988), Cayrel de Strobel & Bentolila (1989), Fuhrmann (1993),
Fuhrmann et al. (1994), Fuhrmann et al. (1997) und Korn et al. (2003) das Balmerlini-
enspektrum um bei sehr unterschiedlichen Sternen die Effektivtemperatur zu messen.

Es ist offenkundig, dass Veranderungen in der thermischen Struktur von Atmospharen,
wie wir sie auch beim Ubergang vom MAFAGS-ODF zum MAFAGS-OS Modell beob-
achten die Profilformen der Balmerlinien und damit die gemessene Effektivtemperatur
beeinflussen.

So wurde der Einfluss der Konvektion auf die Profile der Balmerlinien zuerst von Fuhr-
mann (1993) und Fuhrmann et al. (1993) untersucht. Dies mit dem Ergebnis, dass die
Effizienz der Konvektion, beschrieben durch den Mischungswegparameter «, die hoher-
en Mitglieder der Balmerserie ganz erheblich beeinflusst, wahrend H, von Veranderun-
gen im Mischungswegparameter nur wenig betroffen ist. Dieses Wissen wird von den
Autoren dazu verwendet den a-priori unbekannten Parameter oy, in der Formulierung
des Mischungswegansatzes nach Bohm-Vitense (1958) zu bestimmen, indem gefordert
wird, dass die solaren Linien H, --- H; dieselbe Effektivtemperatur 7.5y = 5777K lie-
fern miissen. Mit diesem Ansatz finden Fuhrmann et al. (1993) «ap, = 0.5, also eine
wesentlich ineffektivere Konvektion als dies bis dahin von den meisten Modellen, die
apy, = 1.5+ -+ 2.0 verwendeten, angenommen wurde. Die Ergebnisse von Fuhrmann et al.
(1993) werden durch die Analysen von Castelli et al. (1997) und Gardiner et al. (1999)
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Abbildung 3.4 Wie Abb. 3.3 jedoch fiir eine metallarme ([M/H]=-2) Hauptreihe.

bestatigt.

Wie bereits im Kapitel 2 beschrieben folgen wir nicht dem genannten Ansatz der Be-
stimmung von « anhand der Balmerlinien. Wir betrachten « in unserm Modell nicht
als , freien" Parameter, sondern iibernehmen ihn von Bernkopf (1998), der nachweist,
dass im Rahmen der Konvektionstheoie von Canuto & Mazzitelli (1991) a,,, = 0.82 in
konsistenter Weise sowohl die Anforderungen der Sternentwicklung als auch die Anfor-
derungen aus den Profilformen der solaren Balmerlinien erfiillt.

Fuhrmann et al. (1993), Fuhrmann (1993) und Bernkopf (1998) zeigen, dass die ODF
Version unseres Modells das solare Balmerlinienspektrum bis auf 20K reproduziert. Die
aus der geanderten Temperaturschichtung bei Ubergang zu MAFAGS-OS zu erwartenden
Anderungen in den Profilen und der Ubereinstimmung der theoretischen Balmerlinien mit
dem Sonnenspektrum sollen im folgenden betrachtet werden.

3.1.2.1 Balmerlinien Profile

Zur Profilfunktion ® der Balmerlinien tragen eine ganze Reihe physikalischer Verbreite-
rungsprozesse bei.

Bei der Linienberechnung beziehen wir folgende Prozesse ein:

Strahlungsdampfung: Dieser Effekt beruht auf der Tatsache, dass die Energienive-
aus zwischen denen die Absorption stattfindet der heisenbergschen Unscharferela-
tion unterworfen sind.
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Dopplerverbreiterung: Thermische und nicht thermische Bewegung der absorbie-
renden Atome fiihrt zur Dopplerverbreiterung.

Starkverbreiterung: Der lineare Starkeffekt wird nach der Theorie von Vidal et al.
(1973) beriicksichtigt. Es kommen tabellierte Profilfunktionen von Schéning &
Butler (1990) zum Einsatz.

Resonanzverbreiterung: Absorbierende Wasserstoffatome werden durch andere neu-
trale Wasserstoffatome in ihrer Umgebung beeinflusst. Dieser Resonanzverbreite-
rung genannte Effekt wird in der Formulierung nach Ali & Griem (1965) beriick-
sichtigt.

Mikroturbulenz und Rotationsverbreiterung: Diese nicht atomistischen Ef-
fekte werden in unserem Modell beriicksichtigt.

Wahrend Rotationsverbreiterung und Dopplerverbreiterung fiir die starken Linien-
des Balmerspektrums nur eine untergeordnete Rolle spielen wird die Profilfunktion von
Starkeffekt und Resonanzverbreiterung dominiert.

Abbildung 3.5 zeigt den Einfluss der Resonanzverbreiterung auf die Balmerlinien H,,
bis H, der Sonne und eines Hauptreihensternes mit 7. sy = 7000K. Es wird offensichtlich,
dass die Resonanzverbreiterung fiir H,, die groBte Rolle spielt, wahrend sie zu den héheren
Serienmitgliedern hin schnell an Bedeutung verliert. Desweiteren zeigt Abb. 3.5, dass die
Bedeutung der Resonanzverbreiterung bei heiBeren Sternen von geringerer Bedeutung
ist als bei der Sonne.

An dieser Stelle soll auch auf einen komplett anderen Ansatz zur Berechnung von Bal-
merlinienprofilen hingewiesen werden. Barklem et al. (2000b), Barklem et al. (2000a) und
Barklem et al. (2002) prasentieren eine Methode bei der sie Resonanz, sowie dispersiv-
indukive Wechselwirkungen mit Wasserstoffatomen in einem , selbstkonsistenten® Modell
berechnen und daraus die Profilfunktionen der Balmerlinien ableiten. Obwohl dieser Zu-
gang vielversprechend ist, gelingt es den Authoren nicht Balmerlinienspektrum (Abb. 3
in Barklem et al. (2000b), Abb.8 in Barklem et al. (2000a) und Abb.3 in Barklem
et al. (2002)) und Temperatur (Tabelle 4 in Barklem et al. (2002)) der Sonne brauchbar
wiederzugeben. Dariiberhinaus fiihrt die Tendenz ihres Modells viel geringere Effektiv-
temperaturen zu produzieren zu deutlich hoheren Sternaltern. Dieser Effekt der sich
am deutlichsten bei metallarmen Sternen solarer Temperatur auswirkt (siehe Abb.7 in
Barklem et al. (2000a)), verschlimmert das Problem der fiir zahlreiche metallarme Sterne
ohnehin schon deutlich zu hohen Bestimmungen der Sternalter!.

3.1.2.2 Die Sonne

Wenden wir uns nun wieder der Sonne als demjenigen Labor zu, in dem wir einzigartige
Bedingungen vorfinden. So kennen wir zum einen die solare Effektivtemperatur mit hoher
Genauigkeit und haben mit dem Kitt Peak Solar Flux Atlas von Kurucz et al. (1984)
spektroskopische Daten von hochster Auflosung zur Verfligung.

'Dabei werden hiufig Sternalter gemessen die signifikant grofer sind als das aus der Hubble-
konstanten Hg bestimmte Weltalter.
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Abbildung 3.5 Die Balmerlinien H,,- - - H, fiir die Sonne (schwarz) und fiir einen Hauptreihenstern
von T,r5 = 7T000K (grau) mit (durchgezogen) und ohne (gestrichelt) Resonanzverbreiterung.

Unter Verwendung der Verbreiterungsmechanismen aus 3.1.2.1 berechenen wir zu-
sammen mit unserem MAFAGS-OS Modell die solaren Balmerlinien H, und Hg. Diese
theoretischen Linienprofile sind in Abb. 3.6 und Abb. 3.7 zusammen mit den zugehorigen
Kitt Peak Spektren abgebildet. Beide Abbildungen zeigen, dass der theoretisch berech-
nete Fluss iiber weite Bereiche der Spektren zu schwach ist, also die Beobachtungsdaten
unterschreitet. Das kann auch die Todsiinde der Linienanpassung genannt werden. Die-
ses Defizit wird noch deutlicher wenn man in den Abbildungen3.6b) und 3.7b) die
Differenz aus Messung und Modellvorhersage betrachtet. Beide Modellprofile sind da-
bei zu heiss in dem Sinne als sie zu breite Balmerlinien prognostizieren. Bestimmt man
mit diesem Modell die Effektivtemperatur, so wiirde sich fiir H, eine um 80K zu kiihle
Sonnentemperatur ergeben, das Defizit fiir Hg ware ungefahr -50K.

Die hoheren Serienmitglieder der Balmerserie sind dabei ungeeignet zur Bestimmung
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Abbildung 3.6 Solare H, Linie. Kitt Peak Solar Atlas (grau) und MAFAGS-OS Modell (schwarz).
Abbildung b) zeigt die relative Differenz aus Messung und Vorhersage.

der solaren Temperatur, da, wie schon im Fall von Hg in Abb.3.7 zu sehen ist, eine
genaue Plazierung des Kontinuums fiir diese Linien praktisch unmoglich ist.

Es stelt sich nun die Frage, ob die berechnete Temperaturstruktur des MAFAGS-0S
Modells fiir diesen etwa 80K Fehler verantwortlich ist oder ob die Differenz in beobach-
tetem und berechnetem Balmerlinienspektrum auf Defizite in der Theorie der Linienver-
breiterung zuriickzufiihren ist.

Blickt man zuriick auf Abb.2.19, so wiirde eine um 80K veranderte Temperatur-
struktur schwerlich eine so gute Ubereinstimmung zwischen gemessener und berechneter
Flussverteilung der Sonne ergeben. Zudem zeigt Abb. 3.8 unter Verwendung derselben
Verbreiterungstheorien wie in Abb3.6 jedoch mit dem MAFAGS-ODF Sonnenmodell,
dass bereits das sich aus MAFAGS-ODF ergebende Profil von H,, eine um ca. 25K zu
kiihle Sonnentemperatur ergibt. Diese Tatsache ist bereits von Fuhrmann et al. (1997)
beschrieben. Das jedoch bedeutet, dass MAFAGS-OS keine neue, sondern vielmehr eine
verstarkte Diskrepanz zwischen beobachtetem und berechnetem Balmerlinienspektrum
aufweist.

3.1.2.2.1 Die quantenmechanische Behandlung der Resonanzverbreite-
rung nach Ali & Griem

Da wir auf unser MAFAGS-OS Modell mit der von ihm gezeigten sehr guten Uberein-
stimmung mit der solaren Flussverteilung und den Farben der Sonne vertrauen, wenden
wir uns nun der Theorie der Resonanzverbreiterung in der Formulierung von Ali & Griem
(1965) (im Weiteren AG65) zu

Die grundlegende Idee von AG65 ist es, die quantenmechanische Wechselwirkung



52 3. Bestimmung stellarer Parameter

1,00 s -

0.95

0.90

0.85

Relative flux

0.80

T T A U

0.75
0.70

o
~
[

| ‘I 10§ Wik ) | ] . . |
4860 4880 4900
Wavelength [A]

N
Co
N
O
~
0o [
~
(@)

0.015
b)
0.005 [

~0.005 Mmm
—0.015 1

4820 4840 4860 4880 4900

MRelative flux)

Abbildung 3.7 Wie Abb. 3.6 jedoch fiir die solare Hg Linie.

zweier iiber dipol-dipol und dipol-quadrupol Momente interagierende Atome zu bereche-
nen.

QZ}nlm(l) = wnOO(l) (32)
Vrim (2) = a(t)Pn10(1) 4 b(t)noo(1) (3.3)

Beginnen wir mit einer kurzen Beschreibung der Idee die Ali & Griem (1965) verfolgen
und betrachten wir zwei interagierende Atome 1 und 2. Atom 1 sei im Grundzustand
(Eigenfunktion (3.2)), Atom 2 nehmen wir in einem p-Zustand an (Eigenfunktion (3.3)).
Dieses Beispiel geht davon aus, dass die emittierte Strahlung fiir Am = 0 in z-Richtung
polarisiert sei. Betrachtet man Gleichung (3.3), so ist die Wahrscheinlichkeit, dass Atom
2 in einem angeregten n10 Zustand ist durch a(t)? gegeben. Also ist a(t) ein MaB
fiir die Wahrscheinlichkeit, dass Atom 2 wahrend der Wechselwirkungszeit Energie auf
Atom 1 iibertragt. Zumindest qualitativ ist damit klar, dass a(t) die Lebenszeit der
Absorptionslinie, und damit deren Verbreiterung bestimmt.

Der Hamiltonoperator den AG65 zur Beschreibung der dipol-dipol Wechselwir-
kung benutzen wird in der iiblichen Weise konstruiert, indem der Hamiltonoperator der
Storung V/(1,2,t) zu den ungestorten Hamiltonoperatoren der beteiligten Atome 1 und
2 addiert wird (3.4).

H=HQ1)+H(2)+V(1,2,1) (3.4)

Die Stérung wird dabei durch das elektrische Dipolpotential V' (3.5) beschrieben,
wobei d; die Operatoren des Dipolmomentes der Atome 1 und 2 sind und R der
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Abbildung 3.8 Wie Abb. 3.6, jetzt unter Verwendung der MAFAGS-ODF Modellatmosphére.

Vektor zwischen den Atomen ist.

s [dide  (di~R)(d:—R)

R RF (3:5)

SchlieBlich wird die Eigenfunktion (1, 2,¢) des Problems in Analogie zu (3.3) kon-
struiert indem alle moglichen Werte fiir m beriicksichtigt werden. Dabei wird die Ei-
genfunktion als Produktzustand der einzelnen Zustande gebildet. Hervorzuheben ist da-
bei, dass in unserem Fall, also mit Atom 1 im Grundzustand und Atom 2 angeregt im
p-Zustand nlm mit m = —1,0, 1 eine sechsfache Entartung des Produktzustandes auf-
tritt (Eigenfunktion (3.6)).

¥(1,2,t) = ai(t) Ynoo(1) Ym10(2)

+ as(t) Ynoo(1) Vm11(2)
+ az(t) Ynoo(1) Ymi-1(2)
+ b1(t) Yim10(1) Ynoo(2)
+ b2(t) Ym11(1) Ynoo(2)
+ b3(t) Ymi-1(1) Ynoo(2)

(3.6)

Eine detaillierte Beschreibung wie AG65 das entstehende Problem der Ein-Teilchen-
Storung l6sen findet sich bei Ali & Griem (1965).

Wichtiger fiir unsere Betrachtungen ist der Ubergang von diesem Einzelprozess zwi-
schen storenden und gestortem Atom hin zur physikalischen Situation vieler Storer, die
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AG65 als einfache Integration iiber die Effekte alle Einzeprozesse ausfiihren.

Diese Art des Ubergangs von der Ein-Partner zur Multi-Partner Wechselwirkung
in einem Energie-Transfer Bild der Interaktion sollte dabei kritisch betrachtet werden.
AG65 wahlen diesen Ansatz, da der direkte Weg, zuerst das von allen Stérern verur-
sachte Gesamtstorfeld V},; zu berechnen und das so entstehende Problem an Stelle des
Einzelstorerproblems zu 16sen keine geschlossene Losung erlaubt. Diese Tatsache wurde
bereits 1961 von Breene (1961) (siehe Seite224) im Zusammenhang mit einem ganz
ahnlichen Ansatz zur Berechnung der Resonanzverbreiterung von Furssow & Wlassow
(1936) kritisiert.

So kann also diese Art der Losung wie AG65 sie wahlen als positive Interferenz
aller einzelnen Felder V' der storenden Teilchen betrachtet werden.

3.1.2.2.2 Eine mogliche Abhilfe fiir die Balmerlinien

Wir greifen nun den Gedanken wieder auf, nachdem das Ergebnis von Ali & Griem
(1965), das alle storenden StoBpartner aus der Sicht des gestorten Wasserstoffatoms
als in Phase annimmt, die physikalische Situation iiberschiitzt. Daher untersuchen
wir die resultierenden Linienprofile, indem wir AG65 mit einem Skalierungsfaktor mul-
tiplizieren. Dieses Vorgehen stellt einen Ansatz nullter Ordnung dar, der dadurch ge-
rechtfertigt ist, dass wir all unsere spektroskopischen Analysen strikt differentiell zur
Sonne durchfiihren. Dieses Vorgehen muss an anderen stellaren Objekten getestet werden
und muss seine Brauchbarkeit in Hinsicht auf Sternentwicklungsrechnungen und astro-
metrische Messungen beweisen. Grundsatzlich jedoch folgt eine Skalierung von AG65
demselben Ansatz, wie er bei der Messung astrophysikalischer, das heit an Sternen
geeichten, gf und Cs Werten, zum Beispiel zur Messung von Metallizitaten, weithin
akzeptiert ist.

Abbildung 3.9 zeigt das Ergebnis einer Skalierung des Resonanzverbreiterungsanteils
der Balmerlinie H, mit den Faktoren 1.0, 0.8, 0.6 und 0.4. Es ist offensichtlich, dass
fiir einen Skalierungsfaktor wenig iiber 0.6 (Fig.3.9d) iiber den gesamten spektralen
Bereich von H,, eine annihernd perfekte Ubereinstimmung von Theorie und Beobachtung
besteht.

Die Abbildungen 3.10, 3.11 und 3.12 zeigen dieselbe Darstellung wie Abb.3.9a), je-
doch fiir die hdheren Serienmitglieder der Balmerserie bis Hs. Diese Abbildungen zeigen
auch, wie bereits Abb. 3.5, dass der Einfluss der Resonanzverbreiterung zu den héheren
Seriengliedern hin schnell an Bedeutung verliert. Ein Unterschied in der Ubereinstim-
mung zwischen den verschieden skalierten theoretischen Profilen und der Beobachtung
ist schon fiir die solare Hg Linie nicht mehr festzustellen.

Die geringen verbleibenden Defizite in den héheren Seriengliedern konnen dabei leicht
von einer geringfligigen Unterschatzung der Effektivitat der Konvektion a.,, herriihren.
Wie von Fuhrmann et al. (1993) gezeigt, fiihrt eine Erhohung der Konvektionseffektivitat
zu immer , kiihleren” | das heiBt schmaleren Balmerlinien, je weiter man die Balmerserie
von H, - - -H, entlangschreitet?.

2Sieche Fuhrmann et al. (1993) Abb. 4.
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Basierend auf den gezeigten Untersuchungen wahlen wir den Skalierungsfaktor fiir
den Resonanzverbreierungsanteil am Profil der Balmerlinien, beschrieben durch die AG65
Theorie zu 0.63.

Es soll hier nochmals ausdriicklich darauf hingewiesen werden, dass der bloBe nu-
merische Wert dieses Skalierungsfaktors nur von untergeordneter Bedeutung ist, da er
wesentlich von der detaillierte Temperaturstruktur des Sonnenmodells und damit von der
gewahlten Konvektionstheorie und deren Effizienz abhangt.

Abbildung 3.13 und Abb. 3.14 zeigen die Unterschiede in der Temperaturbestimmung
mittels Balmerlinien fiir die Serienmitglieder H,, und Hg fiir eine Hauptreihe solarer Me-
tallizitdt sowie fiir eine metallarme Hauptreihe ([M/H]=-2.0). Obwohl die Unterschiede
fiir Sterne solarer Metallizitat gering sind ist es eine interessante Beobachtung, dass der
Unterschied von ~ 20 - - - 30K den man fiir die Sonne zu erwarten hat genau derjenigen
Differenz entspricht, die Fuhrmann et al. (1997) als Defizit der solaren H, Tempera-
tur beobachtet. Die wesentlich groBeren Unterschiede bei der Balmerlinientemperatur
metallarmer Sterne werden detailliert in Kapitel 4 untersucht werden. Dort werden die
metallarmen Sterne Groombridge 1830 und HD19445 eingehend untersucht.
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Abbildung 3.9 Solare Balmerlinie H,. a) Kitt Peak Sonnenatlas (grau),
MAFAGS-OS Linienprofil (schwarz), von Oben nach Unten: AG65-Theorie skaliert mit 0.4, AG65

skaliert mit 0.6, AG65 skaliert mit 0.8 und AG65 unskaliert.

b) Differenz aus theoretischer und beobachteter Linie fiir das unskalierte Modell.

c) Wie b) jedoch AG skaliert mit 0.8
d) Wie b) jedoch AG skaliert mit 0.6
e) Wie b) jedoch AG skaliert mit 0.4

theoretisches
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Abbildung 3.13 Unterschied in der Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien zwischen den
MAFAGS-ODF Modellen solarer Metallizitét ohne Skalierung von AG65 und den korresponieren-
den MAFAGS-0OS Modellen mit Skalierung von AG65. AT > 0 bedeutet, dass mit dem OS Modell
hohere Temperaturen gemessen werden.
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Abbildung 3.14 Wie Abb. 3.13 jedoch fiir eine [m/H]=-2.0 metallarme Hauptreihe.
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3.1.2.3 Anwendungsbereich der Balmerlinienmethode

Balmerlinien werden (iber einen weiten Temperaturbereich hinweg zur Bestimmung der
solaren Effektivtemperatur genutzt. Zu den Analysen mit den weitesten erfassten Tem-
peraturbereichen gehoren diejenigen von Barklem et al. (2002) (7%; ~ 5000 - - - 7T000K),
von Korn et al. (2003) (7%.sf ~ 5050 - - - 6500K) und die mit iiber 200 Sternen umfang-
reichste Arbeit von Fuhrmann (2004) (T.s ~ 4800 - - - 6700K).

Betrachtet man Abb. 3.15, die die Entwicklung der Aquivalentbreiten der Balmerlinien
Ho -+ H, entlang einer Hauptreihe von solarer Metallizitat beschreibt, so wird offen-
kundig, dass die Starke der Balmerlinien von kiihlen Sternen an zunichst zu heiBeren
Objekten hin ansteigt, bei 7,7y ~ 8500K ein Maximum erreicht und von da an zu noch
heiBeren Objekten hin wieder langsam abnimmt. Dieser Verlauf wird von zwei gegenlaufi-
gen Effekten bestimmt, so nimmt die Anregung des Grundzustandes der Balmerserie mit
steigender Temperatur zu, was zu mit der Temperatur steigender Aquivalentbreite fiihrt.
Gegenlaufig wirkt sich jedoch eine mit steigender Temperatur zunehmende lonisation des
Wasserstoffs aus, die mit steigender Temperatur die Dichte des neutralen Wasserstoffs
reduziert.
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Abbildung 3.15 Aquivalentbreiten der Balmerlinien Hy, - - - H, entlang einer Hauptreihe solarer
Metallizitét.

Da fiir eine hinreichend genaue Bestimmung der Effektivtemperatur eine deutliche
Anderung der Linienstirke mit der Temperatur notwendig ist, so wird aus Abb. 3.15 klar,
dass sich grundsatzlich nur die beiden Flanken der Aquivalentbreiten-Temperatur-Kurve
in den Bereichen T < 7500 ---8000K und T,¢; > 10000 ---11000K eignen um die
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Effektivtemperatur von Sternen zu bestimmen.

Die Betrachtung der Aquivalentbreite der Balmerlinien alleine ist jedoch noch nicht
hinreichend fiir die Eignung als Temperaturindikator von Sternen. So ist es auch not-
wendig, dass die Abhangigkeit von der Temperatur der dominierende Parameter in der
Veranderung des Linienprofils ist. Wie in Kapitel 3.1.2.1 beschrieben, tragen im Wesent-
lichen die Faktoren Temperatur, Teilchendichte und Elektronendruck zu den Verbreite-
rungsmechanismen der Balmerlinien bei. Dabei stellen Temperatur und die den Druck,
bzw. Wasserstoffteilchendichte bestimmende Gravitationsbeschleunigung die dominie-
rendsten Faktoren dar. Sollen Balmerlinien als primare Temperaturindikatoren verwendet
werden, so muss also gefordert werden, dass ihr Profil dominierend von der Temperatur,
und nur untergeordnet von den anderen Faktoren, vor allem von log(g) bestimmt ist.
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Abbildung 3.16 Abhéngigkeit der Profile von H, und Hg von T, s und log(g) fiir einen Hauptrei-
henstern solarer Metallizitét von T,y = 6000K. Basismodell mit log(g) = 4.44 (durchgezogenen
Linie), Modell mit Teyy = 5900 (gepunktete Linie) und ein Modell mit log(g) = 4.24 (gestrichelte
Linie) sind gezeichnet). b) Differenz der relativen Fliisse der drei Modelle. c¢) Differenz der drei
Modelle abhéngig von der Linieneinsenkung.
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Die Abbildungen3.16---3.18 zeigen die Abhangigkeit der Balmerlinien H, und Hg
von Effektivtemperatur (AT = —100K) und Gravitationsbeschleunigung (Alog(g) =
—0.2Dex).

Fiir das T sy = 6000K Modell in Abb. 3.16 sind die Einfliisse der Gravitationsbeschleu-
nigung auf H, und Hg marginal. Beide Linien sind temperaturdominiert und eignen sich
daher zur Effektivtemperaturbestimmung.
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Abbildung 3.17 Wie Abb. 3.16, jedoch fiir ein Basismodell mit T, ¢¢ = 8000 und log(g) = 4.28.

Wie vor allem Abb.3.17b) zeigt, ist Hz auch fiir Sterne der Effektivtemperatur um
8000K noch im wesentlichen temperaturdominiert, wahrend die besser zu beobachtende
und leichter zu normalisierende Linie H,, bereits etwa zu gleichen Teilen von einer Tem-
peraturanderung um 100K und einer Gravitationsbeschleunigungsanderung von 0.2Dex
betroffen ist. Wie in Abb.3.17c) deutlich wird, sind fiir H, die Einfliisse der beiden
Faktoren auf das Linienprofil verschieden lokalisiert. Wihrend eine Anderung von log(g)
die tiefer eingesenkten Linienanteile starker betrifft, wirkt sich eine Anderung von Tesy



3.1. Effektivtemperatur 63

mehr in den duBeren Bereichen der Linienflanken aus. Leider ist jedoch der Einfluss der
Temperatur auf das Profil auch absolut kleiner als beim T s = 6000K Modell. Wahrend
dieses in den relevanten Bereichen eine Veranderung von ~ 1.5% je 100K aufweist, ist
die Anderung beim Terr = 8000K Modell mit = 0.5% nur noch ein Drittel dieses Wertes.
Diese, sich auch in Abb. 3.15 durch einen flacheren Verlauf der Kurve andeutende Tatsa-
che macht eine Bestimmung der Effektivtemperatur fiir Sterne von T, sy ~ 8000K mittels
Balmerlinien schon praktisch unmoglich. Aufgrund des sehr verschiedenen Einflusses von
Terr und log(g) auf H, und Hg eignen sich die Balmerlinien lediglich fiir eine Konsistenz-
oder Plausibilitatspriifung der anderweitig bestimmten T ;s~log(g) Kombination.

Erschwerend wirkt sich hierbei noch aus, dass fiir unsere FOCES Beobachtungen das
Spektrum der Balmerlinien von Sternen mit 7,7y > 7500K bereits iiber vier Echelle-
Ordnungen verteilt ist und der Prozess der Normalisierung alleine schon Unsicherheiten
von der GroéBenordnung 1% des normalisierten Flusses bedingt.
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Abbildung 3.18 Wie Abb. 3.16, jedoch fiir ein Basismodell mit T, ;¢ = 10000 und log(g) = 4.30.
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Abb.3.18 zeigt die Situation fiir einen Stern mit T.;; = 10000K und log(g) =
4.30. Das Balmerlinienspektrum ist fiir diesen Stern im Wesentlichen log(g) dominiert.
Temperatur und Gravitationsbeschleunigung wirken sich auf dieselben Bereiche der Linien
aus und eine Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien ist unméglich. Fiir Sterne
dieses Temperaturbereiches und hoherer Temperaturen sind die Balmerlinien dagegen
aufgrund ihrer primaren Abhingigkeit von diesem Parameter als log(g) Indikatoren zu
verwenden.

Zusammenfassend bleibt also zu notieren, dass sich die Balmerlinien H, und Hg fiir
Sterne mit Effektivtemperaturen kleiner als ~ 7500K als primare Temperaturindikatoren
eignen. In einem Ubergangsbereich bis ~ 8500K konnen sie zur Konsistenzpriifung einer
anderweitig ermittelten 7. ;;—log(g) Kombination herangezogen werden, wahrend sie fiir
Sterne mit T, ;¢ > 9000K zur Bestimmung von log(g) Verwendung finden kénnen.

3.1.3 Photometrie

Neben der Analyse des wenig von Linien kontaminierten IR-Kontinuums (Kapitel 3.1.1)
und der Diagnostik einzelner Linien (Kapitel 3.1.2), stellen stellare Farbindizes eine wei-
tere haufig verwendete Methode zur Bestimmung der Effektivtemperatur dar.

Grundsatzlich verschieden sind dabei zwei Ansiatze mittels Farben stellare Parameter
zu bestimmen:

Empirische Farbkalibrationen bestimmen mittels Standardsternen® oder einer
groBeren Gruppe von Sternen, deren Parameter mit anderen Methoden gemes-
sen wurden, iber einem Parameterraum, der meistens von den Variablen Effek-
tivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung und Metallizitat aufgespannt wird rein
empirisch Abhangigkeiten der Parameter von den verschiedenen Farbindizes. Die-
se, oft abschnittsweise als Polynomapproximationen dargestellten Zusammenhénge
werden dann umgekehrt, bei zu messenden Objekten zur Bestimmung der Stern-
parameter verwendet.

Bekannte und haufig verwendete empirische Kalibrationen finden sich beispielswei-
se bei Code et al. (1976) and Alonso et al. (1996b).

Theoretische/Synthetische Sternfarben werden aus Atmospharenmodellen in ei-
ner sehr geradlinigen Weise gewonnen, indem die Modellfliisse der Atmospharen
mit numerischen Filterdefinitionen gefaltet werden und die so gewonnenen Far-
bindizes an einem einzigen Eichpunkt normiert werden. Im Prinzip bildet dieses
Verfahren also exakt das Vorgehen bei der Beobachtung von Farbindizes im Ob-
servatorium in die Welt der numerischen Modelle ab.

Durch dieses integrative Vorgehen wird die Information, wie sie im Falle von
MAFAGS-OS in bis zu 259000 Wellenlangenstiitzstellen mit hoher spektraler
Auflosung vorliegt auf wenige Farbindizes reduziert. Dass ein solches Verfahren,
das informationstheoretisch eine enorme Vernichtung von Information darstellt an

3Leider haben praktisch alle sogenannten ,,Standardsterne“ die unangenehme Eigenschaft sich
bei zunehmend genauerer Betrachtung als ausgesprochen pekulidre Objekte zu erweisen ...
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Genauigkeit und Uberpriifbarkeit spektroskopischen Verfahren weit nachrangig ist,
ist offensichtlich.

Gitter synthetischer Sternfarben wurden beispielsweise von Buser & Kurucz (1978),
Buser & Kurucz (1992), Castelli (1999) und Castelli (2004) berechnet.

Da diese Arbeit sich wesentlich mit theoretischen Modellatmosphéaren beschaftigt und
wir in Kapitel 2.6.2 zeigen konnten, dass unser Modell die solaren Farbindizes B-V und
U-B gut wiedergibt, wenden wir uns der Berechnung theoretischer Sternfarben zu.

Diese gute Ubereinstimmung zwischen den beobachteten und den theoretisch be-
stimmten Farben der Sonne erlaubt dabei nicht nur die Aussage, dass unser Modell den
solaren Fluss sinnvoll wiedergibt, sondern fiihrt auch zu dem Ergebnis, dass die Farben
des Eichsternes Wega, also einem Stern von T,;; = 9550K, ebenfalls wohlbestimmt
sind.4
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Abbildung 3.19 Theoretische B-V Farbindizes fiir eine Hauptreihe mit [M/H]= 0.04 (Pleiaden)
fiir das MAFAGS-OS Modell mit 259000 Wellenlangenstiitzstellen. Zum Vergleich sind die theore-
tischen Farbindizes von Castelli (2004) gezeigt. b) Differenz zwischen MAFAGS-OS und Castelli
(2004). Der graue Balken entspricht einem Fehler der beiden Modelle von jeweils 0.01 mag.

4Die Moglichkeit, dass die Farbindizes der Sonne nur sinnvoll reprasentiert sind, weil das Modell
bei Sonne und Wega in gleicher Weise fehlerhaft ist, kann aufgrund der gezeigt guten Uberein-
stimmung von solarer Flussverteilung und Modellfluss, sowie aufgrund der sehr unterschiedlichen
Verhéltnisse im Eichstern Wega und in der Sonne, praktisch ausgeschlossen werden. So spielt die
Konvektion, die bei der Sonne wesentlich zum Energietransport beitrigt im Falle von Wega keine
Rolle mehr und auch die Ionisationsverhéltnisse, und damit die zur Linienopazitéit beitragenden
Spezies unterscheiden sich nach ihren Anteilen grundlegend.
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Wie in Kapitel 2.6.2 fiir die Sonne gezeigt, ist es dabei erforderlich zur Messung der
Farbindizes MAFAGS-OS Modelle mit sehr hoher Stiitzstellendichte im Wellenlangen-
raum zu verwenden. Die Berechnung ausgedehnter Gitter ist daher aufgrund der lan-
gen Laufzeit dieser Modelle, die im Einzelfall bis zu 72 Stunden betragen kann, nicht
moglich. Abbildung 3.19 und Abb. 3.20 zeigen daher exemplarisch fiir eine Hauptreihe
der Metallizitdt [M/H]= +0.04 (entsprechend den Pleiaden) die theoretischen B-V und
U-B Farbindizes des MAFAGS-OS Modells. Zusatzlich zu den MAFAGS-OS Farbindizes
sind die Daten aus dem umfangreichen Gitter von Castelli (2004) dargestellt. Die Ca-
stelli (2004) Daten sind dabei beziiglich log(g) und [M/H] interpoliert um zu den Daten
unserer Modelle zu passen.
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Abbildung 3.20 Wie Abb. 3.19 jedoch fiir den U-B Farbindex.

Abbildung 3.19 zeigt den Verlauf des B-V Farbindex mit der Temperatur fiir das
MAFAGS-0OS Modell mit 259000 Wellenlangenstiitzstellen sowie fiir das Kurucz ODF-
Modell ATLAS9 basierende Modell von Castelli (2004) die einen Mischungswegparameter
von 1.25 verwendet und die QOuvershootingoption in ATLAS9 ausgeschaltet lasst. Der
graue Balken in Abb.3.19b) welcher die Differenz der beiden theoretischen Modelle
zeigt, entspricht einem Fehler von jeweils 0.01 mag in jedem der beiden Modelle, also
unter der Annahme unkorrellierter Fehler einem Gesamtfehler von /2 x 0.01. Dieser
Fehler von 0.01 mag ist dabei lediglich eine Abschatzung des numerischen Fehlers bei
der Berechnung des Farbindex, da wie bereits im Kapitel 2.6.4 gezeigt eine Bestimmung
absoluter Fehlerintervalle fiir theoretische Modellatmospharen praktisch unmoglich ist.
Beide Modelle zeigen einen monoton mit der Temperatur fallenden Verlauf, und stimmen
im heiBen Bereich der Hauptreihe, bis hinunter zu T, ;s ~ 6000K sehr gut lberein. Zu
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noch heiBeren Objekten hin ist unser OS Modell blauer, das heiBt es misst geringere
Temperaturen als das ODF-Modell von Castelli (2004). Vorgreifend sei erwéhnt, dass
unser Modell damit eine bessere Ubereinstimmung mit dem empirischen B-V Index von
Alonso et al. (1996b) zeigt als das Castelli (2004) Modell.

Von Bedeutung ist noch die Tatsache, dass die Steilheit des Kurvenverlaufes in
Abb. 3.19 eine mit steigender Temperatur abnehmende Genauigkeit in der Bestimmung
der Effektivtemperatur bedingt. Dieser Effekt wird bei der Bestimmung der Temperatur
unserer heiBesten Hauptreihensterne zu beachten sein.

Abbildung 3.20 zeigt den Verlauf des U-B Index fiir die beiden Modelle aus Abb. 3.19.
Wahrend beide Modelle im Bereich T.;y > 8000K und fiir die kiihlsten unserer Mo-
delle gut lbereinstimmen, fallt eine signifikante, im Maximum +0.055 mag erreichende
Abweichung zwischen 8000 und 5500 K auf. Da dieser Bereich im flachen und fiir die
Temperaturbestimmung unbrauchbaren Teil der (U-B)-T s Kurve liegt ist diese Abwei-
chung fiir die Temperaturbestimmung mittels dieses Farbindex unbedeutend.® Im Ge-
gensatz zum B-V Farbindex ist der U-B Index auch im Bereich T, ¢ ~ 10000 - - - 15000K
noch hinreichend steil um eine Bestimmung der Effektivtemperatur zu erlauben. Leider
ist jedoch der U-B Index aufgrund der zum UV hin schnell zunehmenden Absorption
in der Erdatmosphare bei terrestrischen Beobachtungen weit schwieriger zu messen als
B-V. Im Einzelfall miissen also sowohl B-V als auch U-B Index auf ihre Brauchbarkeit
und Konsistenz hin tiberpriift werden.

In Abb.3.21 ist ein Vergleich der empirischen B-V Farbkalibration von Alonso et al.
(1996b) mit den theoretischen Farben von Castelli (2004) und unseren MAFAGS-OS Far-
ben fiir dieselbe Hauptreihe wie in Abb. 3.19 gezeigt. Beziiglich der zu kiihleren Tempe-
raturen signifikant werdenden Diskrepanz zwischen den ODF-Farben von Castelli (2004)
und unseren eigenen OS-basierten theoretischen Farben fillt vor allem in Abb.3.21b)
auf, dass unsere theoretischen Farben eine groBere Ubereinstimmung mit den empiri-
schen Farben von Alonso et al. (1996b) zeigen als diejenigen von Castelli (2004).

Der Fehlerbalken, der in Abb. 3.21 grau gezeichnet ist ergibt sich aus der von Alonso
et al. (1996b) mit 0.036 mag angegebenen Standardabweichung in seiner Kalibration
zuzliglich der bereits weiter oben verwendeten 0.01 mag numerischen Unsicherheit in
unseren theoretischen Daten, also +/0.0362 + 0.012 ~ 0.037.

3.1.3.1 Anwendungsbereich der Farbindizes B-V und U-B

Zur Temperaturbestimmung konnen Farbindizes grundsatzlich immer dann eingesetzt
werden, wenn die einerseits eine geniigende Abhangigkeit von der Effektivtemperatur
zeigen, also die Steigung im T, ;;—(B-V) Diagramm hinreichend groB ist und sie anderer-
seits eine eindeutige Abhangigkeit der Temperatur vom betrachteten Farbindex besitzen.
Zusatzlich ist es erforderlich, dass die Abhangigkeit von anderen Parametern als der Ef-
fektivtemperatur nicht so groB ist, dass sie im Rahmen der Fehlergrenzen mit denen
diese anderen Parameter wie beispielsweise log(g) und Metallizitat bestimmt sind die

5Sie rithrt wahrscheinlich von der unterschiedlichen Behandlung der Konvektion in den beiden
Modellen her.
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Abbildung 3.21 Empirische B-V Farbindizes von Alonso et al. (1996b) im Vergleich zu den
theoretischen Farben von Castelli (2004) und unseren MAFAGS-OS Modellen. Alle Modelle sind
fiir eine Hauptreihe von [Fe/H]=0.04 entsprechend den Pleiaden gezeichnet. b) Differenz zwischen
Alonso et al. (1996b) und den beiden theoretischen Farbbestimmungen. Der graue Balken entspricht
einem Fehler von 0.037 mag.

Temperaturabhangigkeit des Farbindex iibersteigen.

Castelli (1999) zeigen auf einem ausgedehnten und feinmaschigen Gitter von Mo-
dellatmosphéren entlang der Effektivtemperaturskala wie sich Variationen in log(g) und
[M/H] auf die Farbindizes B-V und U-B auswirken. Fiir B-V gilt dabei, dass die Abhangig-
keit von log(g) im Bereich T,ff ~ 6500 - - - 11000K am gravierendsten ist und eine we-
sentliche Abhangigkeit von der Metallizitat nur im Bereich T,;; < 7500K besteht. U-B
zeigt hingegen Uliber den gesamten Bereich der Hauptreihe mit T,¢; > 5500K eine er-
hebliche Abhangigkeit von log(g) und fiir T.;; < 8000K eine starke Abhdngigkeit von
[M/H].6

Um die Effektivtemperatur mittels Photometrie zu bestimmen ist es daher
unerlisslich die Parameter log(g) und [M/H] unabhéngig mit groBer Genauigkeit zu
bestimmen. Untersuchungen, die vor allem die Gravitationsbeschleunigung auf einem
groben Gitter ,,schatzen” und auf dieser Basis stellare Effektivtemperaturen und Ele-
menthaufigkeiten ableiten, sind daher mit groBer Skepsis zu betrachten.

Abbildung 3.22 zeigt den Einfluss eines Fehlers in der Farbindexbestimmung von
v/2 - 0.01 mag auf die Temperaturbestimmung mittels B-V bzw. U-B Farbindex fiir eine
Hautreihe mit [M/H]= 0.04 (Pleiaden). Der Wert fiir die Unsicherheit in den Farbindizes

6Siehe Fig. 11 und Fig. 12 bei Castelli (1999).
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setzt sich zu gleichen Teilen aus einem angenommenen Fehler von 0.01 mag in Modell
und Beobachtung zusammen. Wie sich bereits in den Abbildungen3.19 und 3.20 an-
deutet, bedingt eine geringe Steigung im Effektivtemperatur—Farbindex Diagramm einen
groBen potentiellen Fehler in der bestimmten Temperatur. Vor allem der flache Verlauf
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Abbildung 3.22 Fehlergrenzen bedingt durch die Steigung der Farbindex-Effektivtemperatur
Kurve bei einem Fehler von v/2 - 0.01mag in den Farbindizes B-V (durchgezogene Linie) und
U-B (gestrichelte Linie).

der B-V Kurve fiir T.;; > 10000K bedingt erhebliche Fehlergrenzen fiir diesen Farb-
index. Aufgrund des flachen Verlaufs und der Mehrdeutigkeiten im U-B Index fiir den
Temperaturbereich T,y; ~ 6100 - - - 8700K ist eine Temperaturbestimmung mittels U-B
Farbindex in diesem Bereich praktisch unmoglich.

Wie Abb. 3.22 zeigt, gibt es leider nur einen sehr schmalen Bereich in dem die Tem-
peraturskalen wie sie sich aus den beiden Farbindizes B-V und U-B ergeben mit guter
Genauigkeit miteinander verglichen, bzw. aneinander angeschlossen werden konnen. Nur
in einem schmalen Temperaturfenster um 9500 K zeigen beide Indizes eine dhnlich gute
Genauigkeit beziiglich 7.

3.2 Gravitationsbeschleunigung

Neben der Effektivtemperatur ist die iiber ¢ = GM/R? eng mit der Sternmasse M
und dem Sternradius R verkniipfte Gravitationsbeschleunigung g ein zentraler Parameter
unserer Modelle. Zusammen mit der chemischen Zusammensetzung erlauben T ¢ und g
unter Einsatz theoretischer Sternentwicklungsmodelle eine Bestimmung von Sternmasse
und Sternalter. Die mdoglichst prazise Bestimmung von g, bzw. dem meist angegebenen
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Wert log(g), ist also mit entscheidend fiir eine genaue Charakterisierung unserer Objekte.

Zur Bestimmung von log(g) kommen unter anderem folgende drei spektroskopische
Methoden zur Anwendung, die im Folgenden genauer beschrieben werden sollen:

e Die Fliigel starker Metalllinien.
e Die Profile der Balmerlinien.

e Das lonisationsgleichgewicht von Metallen.

3.2.1 Starke Linien von Metallen

Starke Linien von Metallen zeigen fiir die ausgedehnten Atmospharen kiihler Sterne eine
starke Abhangigkeit vor allem der Linienfliigel vom Druck, und damit von der Gravitati-
onsbeschleunigung.

So verwenden beispielsweise Cayrel & Cayrel (1963) und Cayrel de Strobel (1969) die
Fliigel der Magnesium Ib Linien als log(g) Indikator. Blackwell & Willis (1977) verwendet
die Fliigel starker Eisen| Linien und Smith et al. (1986) diejenigen von KalziumI. Grupp
(1996) verwendet starke Linien der Elemente Nal, Mgl, Cal und Fel zur Bestimmung
log(g)-Bestimmung in drei verschieden metallarmen Halosternen.

In jiingerer Zeit zeigen vor allem die umfangreichen und auf einer sehr homoge-
nen Datenbasis beruhenden” Arbeiten von Fuhrmann et al. (1997), Fuhrmann (1998a),
Fuhrmann (1999) und Fuhrmann (2004) die herausragende Rolle der Mglb Linien zur
Bestimmung von log(g).

Zur Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung mittels starker Metalllininen miissen
fiir unseren Ansatz, der wiederum streng differenziell zur Sonne, also unter Verwendung
astrophysikalischer, an der Sonne angepasster Atomdaten, angelegt ist, die folgenden
Kriterien erfiillt sein:

Existenz starker Linien: Es miissen starke Metalllinien, mit ausgepragten Linien-
fliigeln existieren.

Existenz schwacher, ,,ungeblendeter* Linien des selben Elements: Fiir die
verwendete Spezies miissen schwache wenig log(g) abhangige Linien beobachtbar
sein, die eine genaue Bestimmung der Elementhaufigkeit erlauben. Diese Linien
sollten moglichst blendfrei, das heiBt frei von gebunden-gebunden Opazitatsantei-
len anderer Elemente sein, um eine moglichst hohe Prazision der Haufigkeitsmes-
sung zu erlauben.

Rektifizierbarkeit der Linien: Alle verwendeten Linien, starke und schwache, soll-
ten in Regionen des Spektrums liegen, in denen die Normalisierung, also die Plat-
zierung des Kontinuums auch fiir Spektren metallreicher Sterne und von Sternen

"Der Autor verwendet ausschlieBlich Spektren des FOCES Spektrographen von hoher Qualitit
sowie MAFAGS-ODF Atmosphéirenmodelle.
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mit aufgrund geringer Helligkeit nur maBigen Signal-zu-Rauschen Verhaltnisses be-
friedigend bewerkstelligt werden kann. In der Praxis bedeutet dies, um auch kiihle
Sterne mit im Blauen Spektralbereich geringen Fliissen bearbeiten zu kdnnen, dass
in der Regel nur Linien mit A > 5000A Verwendung finden.

Fuhrmann et al. (1997) zeigt fiir die Sonne und einige Referenzsterne Mgl Linien
verschiedener Stirke und deren Abhingigkeiten von Anderungen in log(g). Magnesi-
um | erfiillt also die oben gezeigten Bedingungen um mittels des starken Mg b Triplets
im griinen Spektralbereich fiir Sterne iiber einen groBeren Parameterbereich mit einer
Methode Gravitationsbeschleunigungen zu messen.

Die Grenzen der Verwendbarkeit dieser Methode sind durch das Verschwinden der star-
ken Mglb Linien gegeben. Da die Starke der genannten Linien im Wesentlichen durch
zu hohe Temperaturen hin zunehmende lonisation des Mgl sowie durch abnehmende
Metallizitaten beschrankt ist, stellen heiBe und stark metallarme Sterne eine Grenze in
der Verwendbarkeit der Methode dar. Abbildung3.23 und Abb. 3.24 zeigen die Aquiva-
lentbreiten der Mg lb 5183 Linie entlang einer Hauptreihe solarer Metallizitat, sowie fiir
Sterne von Sonnentemperatur und verschiedenem Metallgehalt. Da Metalllinien bis zu
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Abbildung 3.23 Aquivalentbreite der Mg Linien 5182, 5852 und 5711A entlang einer Hauptreihe
von solarer Metallizitat.

einer Aquivalentbreite von ~ 250mA eine ausreichende Abhingigkeit von log(g) aufwei-
sen liegt die Grenze auf der solaren Hauptreihe bei ~ 7500K®.

8Bis zu welcher Linienstiirke die Linien in der Praxis zur Bestimmung von log(g) eingesetzt
werden konnen, hingt neben der Qualitidt der Spektren auch noch stark von der Rotationsverbrei-
terung ab. Objekte mit grofilem v sin(é) erfordern wesentlich stéirkere MgIb Linien zur hinreichend
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Abbildung 3.24 Aquivalentbreite der MgI Linien 5182, 5852 und 5711A fiir Sterne verschie-
dener Metallizitdt und solarer Temperatur (schwarz) sowie Terr = 6500K (grau). Eine [Mg/Fe]
Uberhéufigkeit nach Fuhrmann (2004) Fig. 34 wurde beriicksichtigt.

Fiir metallarme Sterne solarer Temperatur liegt die Grenze bis zu der die Gravitations-
beschleunigung aus den Mg b Linien bestimmt werden kann bei [Fe/H]~ —2.5 Dex. Die-
se Grenze verschiebt sich allerdings mit steigender Effektivtemperatur schnell zu gréBeren
Metallizitaten. So ist bei T.;; = 6500K eine log(g) Bestimmung mittels Mg b Linien
allenfalls bis [Fe/H]~ —1.5 Dex moglich.

3.2.2 Balmerlinien

Wie Abb. 3.16, Abb.3.17 und Abb. 3.18 zeigen, beginnt die Abhangigkeit der Balmerli-
nienprofile von H, beziiglich log(g) bei ca. 8000 K diejenige von der Effektivtemperatur
zu iibersteigen. Fiir Hs liegt dieser Punkt bei ca. 8500 K.

Die Tatsache einer starken Abhangigkeit der Balmerlinienprofile von log(g) und einer
zugleich untergeordneten Abhangigkeit von der Effektivtemperatur erlaubt die Bestim-
mung von log(g) aus den Profilen dieser Linien.

So verwenden unter anderem McDonald (1952),Dreiling & Bell (1980) und Bell &
Dreiling (1981) die Balmerlinien zur Messung der Gravitaionsbeschleunigung bei heiBen
Sternen.

Abbildung 3.25 zeigt die prozentuale Anderung der Aquivalentl?reite der Balmerlinien
Ha.. Hs und H, entlang einer Hauptreihe solarer Metallizitat fiir Anderungen von 100 K

genauen Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung als langsam rotierende Sterne.
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in T,;¢ und 0.2 in log(g). Fiir die Sonne, also ein Objekt bei dem die Balmerlinien
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Abbildung 3.25 Prozentuale Anderung der Balmerlinien-Aquivalentbreiten bei einer Verinde-
rung von A(T.ss) = 100K (offene Symbole) und A(log(g)) = 0.2 (volle Symbole).

Positive Werte bedeuten eine Erhohung der Aquivalentbreite wenn der entsprechende Parameter
vergroflert wird und umgekehrt.

typischerweise zur Temperaturbestimmung eingesetzt werden, dndert sich die Aquiva-
I'(_entbreite von H, um = 10%, wenn man T.;; um 100K variiert. Eine dhnlich groBe
Anderung findet sich bei einer Variation von log(g) um 0.2 erst ab einer Temperatur von
10000 K.

Allgemeiner zeigt Abb.3.25, dass eine Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien
bis T.¢s ~ 7500 K moglich ist. Fiir kiihlere Effektivtemperaturen ist der Einfluss von
log(g) auf die Balmerlinien zu vernachlassigen. Im Bereich T, ~ 7500 - --8000K, in
dem H., bereits eine signifikante log(g)-Abhangigkeit zeigt kénnen H, und Hz noch,
eingeschrankt durch eine hier bereits stark abnehmende Temperaturabhangigkeit, zur
Bestimmung von 7., herangezogen werden.

Im Fenster zwischen T,;; ~ 8000---8500K sind die Einfliisse von Gravitations-
beschleunigung und Effektivtemperatur auf die Balmerlinien je nach Serienglied stark
unterschiedlich. Eine Messung eines der beiden Parameter ist in diesem Bereich mittels
Balmerlinien nicht moglich.

Fir T,¢r > 8500 K tritt die Abhangigkeit der Balmerlinien von der Temperatur stark
in den Hintergrund und alle betrachteten Serienglieder eignen sich prinzipiell zur Bestim-
mung von log(g).
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3.2.3 Ionisationsgleichgewicht

Da bei bekannter Temperatur das Gleichgewicht zwischen den lonisationsstufen eines
Atoms stark vom Druck, speziell vom Elektronendruck abhangt, sind lonisatonsgleich-
gewichte prinzipiell geeignet stellare Gravitationsbeschleunigungen zu messen.

Da unserem differenziellen Ansatz folgend eine Anpassung der atomaren Linienda-
ten an der Sonne moglich sein muss und weiterhin eine hinreichende Zahl von Linien
in jeder der beiden lonisationsstufe messbar sein sollte, kommen fiir dieses Verfahren
im Wesentlichen die lonisationsgleichgewichte zwischen Eisen| und Eisen Il sowie einige
weitere Elemente der Eisengruppe, beispielsweise Silizium und Chrom in Betracht.

Die Methode des Eisenionisationsgleichgewichtes wurde ausfiihrlich von Fuhrmann
et al. (1997) und zuvor von Edvardsson (1988a) und Edvardsson (1988b) untersucht
und mit der Methode starker Linien verglichen. Die Autoren finden fiir die von ihnen
jeweils untersuchten Objekte zum Teil erhebliche Abweichungen in den Ergebnissen der
beiden Methoden. Fuhrmann et al. (1997) zeigt dabei, dass die Ergebnisse, die sie mittels
starker Linien erzielen, in deutlich besserer Ubereinstimmung mit den Entfernungsbeob-
achtungen des HIPPARCOS Astrometriesatelliten stehen. log(g) Messungen mittels loni-
sationsgleichgewicht stellen sich dabei bei Fuhrmann et al. (1997), Edvardsson (1988a)
und Edvardsson (1988b) als systematisch kleiner heraus, als die korrespondierenden Mes-
sungen mittels starker Linien. Die Erklarung hierfiir kann dabei einerseits in eventuellen
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Abbildung 3.26 Relativer Partialdruck von Fel, II und IIT in der Modellatmosphére der Sonne.
FeIll ist in der Sonne praktisch nicht vorhanden.

Defiziten bei den verwendeten Sternatmosphéaren, andererseits aber auch in Abweichun-
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gen vom lokalen thermischen Gleichgewicht (LTE) gesucht werden. Abbildung3.26 zeigt
das Verhaltnis der Partialdrucke von Fel, Il und Il in der solaren Modellatmosphare.
Wahrend Felll praktisch nicht vorhanden ist liegt das Gleichgewicht zwischen Fel und
Fell stark zur Seite des Fell hin verschoben vor. Das bedeutet, dass bereits kleine
Einfliisse auf das Gleichgewicht, sei es durch Abweichungen vom LTE oder infolge ei-
ner geringfiigig fehlerhaften Atmospharenschichtung den relativen Anteil des Fel stark
andern, wahrend Fell gegen solche Einfliisse weit stabiler ist.

Die Arbeiten von Gehren et al. (2001b), Korn (2002b) und Korn et al. (2003), welche
den Einfluss von Abweichungen vom LTE auf das Fel und auf die Verwendbarkeit des
Eisenionisationsgleichgewichtes im Non-LTE zur Bestimmung der Gravitaionsbeschleu-
nigung untersuchen, zeigen wie schwierig und anfallig diese Methode bereits auf kleine
Anderungen in den verwendeten Modellen ist.

Die lonisationsgleichgewichtsmethode zur Bestimmung der stellaren Gravitationsbe-
schleunigung findet daher in der vorliegenden Arbeit keine Anwendung.

3.3 Metallizitat und Elementhiufigkeiten

Um nicht alle Elemente einzeln nach ihrer Haufigkeit bestimmen zu miissen, was in
den meisten Fallen unnotig ist, da sich die Haufigkeitsverteilung nahe an der skalierten
solaren Haufigkeit erweist, geniigen fiir die meisten Objekte die Gesamtmetallizitat [M /H]
sowie die Uber-, bzw. Unterhaufigkeit der Alpha—Elemente O, Ne, Mg, Si, S und Ca zur
hinreichend genauen Beschreibung der chemischen Zusammensetzung der Photosphare.

3.3.1 Eisenhaufigkeit und Metallizitat

Die Gesamtmetallizitat [M/H] wird in unserem Modell im Allgemeinen der Eisenhaufig-
keit des Sternes gleichgesetzt. Aus Sicht der Opazitdtsbestimmung ist Eisen das domi-
nierende Element in den Atmospharen fast aller der von uns behandelten Sterne. Eine
Ausnahme bilden lediglich die chemisch pekulidren Ap und Am Sterne. Wie in Abb. 3.26
fiir die Atmosphare der Sonne gezeigt wurde, ist Fell das dominierende lon in kiihlen
Sternen. Abbildung 3.27 und Abb. 3.28 zeigen die lonisationsverhéltnisse in Sternen von
Ters = 10000 K und T¢ ¢ = 15000 K Wahrend fiir 7. sy = 10000 K Fell noch tiber wei-
te Teile der Atmosphéare dominiert, und bis log(7s000) ~ 0.3 mit 1/3 des Partialruckes
nennenswert vorhanden ist, liegen fiir Sterne mit 7., = 15000 K bereits lonisations-
verhaltnisse zwischen Fell und Felll vor wie wir sie in der Sonne zwischen Fel und Fell
finden.

Unserer differentiell zur Sonne angelegter Ansatz ermdglicht es leider nicht Linien
des Felll zur Haufigkeitsbestimmung zu verwenden, da diese Linien in der Sonne nicht
sichtbar sind und deshalb auch keine astrophysikalischen Atomdaten fiir diese Linien
gewonnen werden konnen. Die Struktur der solaren Atmosphare, zusammen mit der
Tatsache, dass bei Fell weit geringere Einfliisse infolge von Abeichungen von der An-
nahme lokalen Thermischen Gleichgewichts (siehe Gehren et al. (2001b) und Korn et al.
(2003)) angenommen werden diirfen legen also Fe ll als diejenige Spezies nahe, mit deren
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Abbildung 3.27 Relativer Partialdruck von Fel, II und IIT in der Modellatmosphére eines
Hauptreihensternes solarer Metallizitét mit 7T,y = 10000K

Hilfe die Gesamtmetallizitat unserer Sterne beschrieben wird.

Die oben gezeigten Einschrankungen fiir heiBe Sterne mit Effektivtemperaturen von
mehr als ~ 12000 K, fiir die wie in Abb.3.28 ersichtlich das lonisationsgleichgewicht
deutlich auf Seite des Felll liegt muss dabei beachtet werden. Metallizitatsangaben
fiir diese heiBen Sterne unserer Hauptreihen sind mit groBeren Unsicherheiten belastet.
Gliicklicherweise spielt jedoch die Metallizitat fiir viele Eigenschaften solch heiBer Ob-
jekte, wie beispielsweise fiir deren Farben von Castelli (1999) (Fig.11b und Fig.13b)
gezeigt wurde keine so dominierende Rolle wie sie das fiir kiihlere Objekte tut.

Die Verwendung von Fell als Metallizitatsindikator ist daher gerechtfertigt.

Zur Anwendung kommen dabei nur Fell Linien mit Aquivalentbreiten von weniger
als 130mA. Diese Einschrinkung macht die rein spektroskopisch, also mittels Profilver-
gleich bestimmten Haufigkeitswerte fiir unsere Fell Linien unabhangig von eventuellen
Einfliissen einer noch nicht hinreichend genau bestimmten Gravitationsbeschleunigung,
wie sie sich bei starkeren Linien auswirken wiirde. Auf die Verwendung von integrierter
Information, wie zum Beispiel Aquivalentbreiten wird in dieser Arbeit vollstandig verzich-
tet.

Zum Zwecke der Parameterbestimmung wurden 28 Linien des Fell und weitere 71
Linien des Fel an der Sonne geeicht. Tests an mehreren Sternen zeigten, dass gewisse
Linien, zum Beispiel die der Fel Multiplets 268, 553, 686 und 816 bei vielen Sterne
groBe Abweichungen vom Mittelwert der Haufigkeit der anderen Linien ergaben. Sol-
che Linien wurden von der weiteren Analyse ausgesondert. Abbildung3.29 zeigt den
Vergleich der astrophyskalischen mit den theoretischen gf-Werte der Kurucz Linienliste
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Abbildung 3.28 Relativer Partialdruck von Fel, IT und IIT in der Modellatmosphére eines

Hauptreihensternes solarer Metallizitét mit Ty = 15000K

wie sie auch MAFAGS-OS zugrunde liegt. Im Mittel weichen die log(gf) Werte um
+0.036 £ 0.210,Dex von den theoretisch bestimmten Werten ab. Eine Tendenz mit der
Anregungsenergie ist fiir die untersuchten 99 Linien nicht erkennbar. Da die in dieser
Arbeit verwendeten Linien nicht zufdillig ausgewahlt sind und beziiglich Starke und Lage
eine Auswahl stattfand, ist der genaue numerische Wert der mittleren Abweichung von
untergeordneter Bedeutung. Die Tatsache, dass er nicht stark von Null verschieden ist
rechtfertigt jedoch den Einsatz der theoretischen Werte im Rahmen des OS.

3.3.2 Alpha—Elemente

Die Uber-, bzw. Unterhaufigkeit der Alpha—Elemente O, Ne, Mg, Si, S und Ca wird in
unserem Modell beriicksichtigt. Da einige dieser Elemente relativ geringe lonisations-
energien besitzen tragen sie nicht nur durch ihre eigene Opazitat, sondern auch durch
ihren Beitrag zum Elektronendruck zur Atmospharenstruktur bei.

Dabei weisen wir den Elementen Ne, Mg, Si, S und Ca die von uns gemessene
Magnesiumhiufigkeit zu, wihrend Sauerstoff die 1.5 fache Uber-, bzw. Unterhiufig-
keit zugewiesen bekommt. Dieses Vorgehen rechtfertigt sich aus der Tatsache, dass fiir
sehr metallarme Sterne LTE Haufigkeiten [Mg/Fe]~ +0.4 (sieche Fuhrmann (1999)) und
[O/Fe]~ 40.6 (sieche Reetz (1999)) gefunden werden.

Allgemein setzen wir die Alpha-Element-Haufigkeit [a/Fe] (mit Ausnahme des Sau-
erstoffs) der Magnesiumhaufigkeit [Mg/Fe] gleich. Um gleiche, bzw. dhnliche Partner zu
vergleichen geben wir die GroBe [MGI/Fel] an.
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Abbildung 3.29 Vergleich zwischen astrophysikalischen und theoretischen log(gf) Werten fiir
Fel und Fell. Positive Abweichungen bedeuten, dass der astrophysikalische Wert grofler ist als der
theoretische.

3.4 Mikro- und Makroturbulenz

Zur Berechnung der Atmospharenstruktur wird eine einzige, nicht tiefenabhangige Mi-
kroturbulenzgeschwindigkeit benutzt. Da eine Ableitung der Mikroturbulenz aus funda-
mentalen Parametern bislang nicht gelingt, wird sie aus der Forderung bestimmt, dass
Linien der selben Spezies und verschiedener Starke eine gemeinsame Haufigkeit ergeben
sollen.

Es zeigt sich, dass fiir verschiedene Elemente und verschiedene lonisationsstufen diese
Forderung zu verschiedenen Werten fiir die Mikroturbulenzgeschwindigkeit £ fiihrt.

Da in den Atmospharen der im Rahmen dieser Arbeit betrachteten Sterne Fell das
dominierende lon ist, geniigt es zum Zwecke der Atmospharenberechnung dem Objekt
eine einzige, die von Fell abgeleitete Mikroturbulenzgeschwindigkeit zuzuweisen. Zum
Zwecke der Bestimmung der Haufigkeit einzelner Spezies muss dagegen sehr wohl die
individuelle Mikroturbulenz, bzw. so diese wegen einer zu kleiner Zahl messbarer Linien
nicht zuganglich ist diejenige einer Spezies dhnlicher lonisationsenergie herangezogen
werden.

Die Makroturbulenz in radial-tangentialer Beschreibung wird als Anpassungsparame-
ter bestimmt. In wieweit der resultierende Wert fiir die Mikroturbulenz die Vorhersage
von Gray (1984) trifft und in welchem Zusammenhang Mikro- und Makroturbulenz ste-
hen wird in Kapitel 7.1.6 genauer untersucht werden.
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Nach der Beschreibung der Methoden, mit denen im Rahmen dieser Arbeit die stellaren
Parameter bestimmt werden sollen, werden in diesem Kapitel vor allem der geander-
te Ansatz der Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien sowie die Verwendung der
MAFAGS-OS Atmospharen anhand von drei Sternen verschiedenster Parameter gete-
stet.

Die verwendeten Methoden miissen dabei ihre Anwendbarkeit beweisen und im Ver-
gleich mit astrometrischen Messungen und Sternentwicklungsrechnungen bestehen.

Als ,Standardsterne“! wurden dabei die Objekte Procyon, als relativ heiBer mo-
derat entwickelter Stern solarer Metallizitat, Groombridge 1830 als kiihler, metallarmer
Hauptreihenstern und HD19445 als sehr metallarmer Hauptreihenstern ausgewahlt.

Beobachtet wurden die drei Objekte mit dem FOCES Spektrographen am Calar Alto
Observatorium. Auf dieses Instrument wird im Kapitel. 5 genauer eingegangen werden.

Name HD Hip V [mag] Datum AXNA Tezposure [8]

Procyon 61421 37279 0.34 Jan.30.2001 60000 40

Groombrldge 1830 103095 57939 6.45 May.19.2000 60000 900
19445 14594 &8.05 Dez.24.1999 60000 3000

Name S/N(H,) S/N(Hg) S/N(H,)
Procyon 448 321 236
Groombridge 1830 356 200 120
HD19445 290 190 126

Tabelle 4.1 Grundlegende Beobachtungsdaten fiir die drei Standardsterne Populdrname, Hen-
ry Draper Katalognummer, HiPPARCOS Katalognummer, visuelle Helligkeit, Beobachtungsdatum,
Spektrale Auflosung, Belichtungszeit, Signal zu Rauschen Verhéltnis fiir Ho,Hg,H,.

Tabelle4.1 gibt die Beobachtungsdaten und die Qualitdt der erhaltenen Spektren
beziiglich spektraler Auflésung und Signal-zu-Rauschen Verhiltnis (S/N) wieder.

4.1 Temperaturbestimmung mittels Balmerlinien

Als einer der zentralen Punkte beim Ubergang von MAFAGS-ODF zum neuen MAFAGS-
OS wurde in Kapitel 3.1.2 gezeigt, dass die Ubereinstimmung mit dem solaren Spektrum
nur erreicht werden kann, wenn die Resonanzverbreiterungstheorie nach Ali & Griem
(1965) skaliert wird. Diese skalierte Version der Balmerlinienmethode zur Bestimmung

I Leider erweisen sich anniihernd alle sogenannten ,, Standardsterne” bei genauerer Betrachtung
als diesem Attribut wenig verpflichtet.
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stellarer Effektivtemperaturen wird nun an den drei ausgewahlten Standardsternen er-
probt.

4.1.1 Procyon

Wenden wir uns zuerst Procyon, einem haufig studierten Standardstern zu. Abbildung 4.1
und Abb. 4.2 zeigen die unkorrigierte auf MAFAGS-ODF Atmosphéren basierenden Bal-
merlinien H, und Hg fiir die Parameterbestimmung von Fuhrmann et al. (1997), die
ebenfalls mittels MAFAGS-ODF durchgefiihrt wurde:

T.;; = 6470 K

log(g) = 4.00
[Fe/H] = 0.01
Emicro = 2.09 km/s

Abbildung 4.1 und alle weiteren Abbildungen dieses Typs zeigen das beobachtete Bal-
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Abbildung 4.1 Procyon: H, berechnet mittels MAFAGS-OS und unkorrigierter AG65 Theorie.
a) Beobachtung (durchgezogene, graue Linie) und Theorie (durchgezogene, schwarze Linie).

b) Differenz zwischen Beobachtung und Theorie. Zusitzlich ist das zu erwartende Photonen- und
Ausleserauschen fiir das beobachtete Spektrum als grau hinterlegte Fliche um A(Relative flux)=0
dargestellt.

merlinienspektrum (grau) und die Modellvorhersage (schwarz) in Teilabbildung a). Teilab-
bildung b) zeigt die relative Differenz zwischen Beobachtung und Vorhersage. Da zur Be-
stimmung der Balmerlinientemperatur im Wesentlichen der Bereich zwischen relativen
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Abbildung 4.2 Procyon: Wie Abb. 4.1 jedoch fiir Hg.

Linieneinsekungen von =~ 0.98 und ~ 0.85 benutzt wird, sind die Balmerlinien nur bis zu
einer Einsenkung von 0.7 gezeichnet. Der Bereich unterhalb einer relativen Einsenkung
von 0.7 kann im Ubrigen bereits signifikante Opazitatsbeitrage beinhalten die in Tiefen-
regionen der Atmosphéare auBerhab von log(7) = —4.0 gebildet wurden. Diese Teile der
Atmospharenstruktur sind jedoch in unserem Modell nicht hinreichend genau modelliert.
Linienanteile unterhalb einer Einsenkung von 0.7 sind daher in Unterabbildungb) grau
dargestellt.

Abbildung 4.1 zeigt eine befriedigende Ubereinstimmung von Theorie und Messung fiir
H,. Die Situation fiir Hg, die in Abb4.2 gezeigt wird, ist weniger zufriedenstellend und
zeigt in beiden Fliigeln groBere Abweichungen zwischen Theorie und Messung. Wie schon
bei der Sonne ist es fiir Hg auch bei Procyon beinahe unméglich das wahre Kontinuum
zu bestimmen. Die Merkmale um A\ = 4820A am Rande des linken Linienfliigels kénnten
die Kontinuumslage reprasentieren, fiir einen so metallreichen Stern wie Procyon bleiben
aber groBe Unsicherheiten beziiglich der wahren Lage des Kontinuums bestehen.

Diese verbleibenden Unsicherheiten in den Beobachtungsdaten miissen wahrend aller
durchgefiihrten Analysen beachtet werden. Dies insbesondere da all unsere Daten, die
mittels FOCES erhalten wurden manuell normalisiert wurden. Dieser Prozess der Nor-
malisierung ist ausfiihrlich bei Fuhrmann et al. (1997) beschrieben. Die Normalisierung
kann dabei mit guter Genauigkeit fiir metallarme, das heiBt weniger mit Linien , belaste-
te" Sterne vorgenommen werden. Innerhalb eines Spektrums zeigt sich, dass die weniger
geblendete Region um H,, sehr viel besser zu rektifizieren ist als die linienreicheren Re-
gionen um Hg und noch weiter im blauen Teil des Spektrums liegende Bereiche. Fiir
Procyon kann man eine Unsicherheit in der Lage des Kontinuums abschatzen, die fiir H,
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kleiner als 0.2% ist. In der Region um Hg kann das Kontinuum sicher nicht besser als
auf 0.5% genau bestimmt werden. Bei Sternen hoher Metallizitat eignet sich Hz daher
nur zur Bestdtigung der mittels H, bestimmten Balmerlinientemperatur, bzw. um of-
fensichtliche Diskrepanzen zwischen den mittels H, und Hgz bestimmten Temperaturen
aufzudecken.
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Abbildung 4.3 Procyon: H, berechnet mittels MAFAGS-OS und korrigierter AG65 Theorie.

Wendet man sich MAFAGS-OS Modellen mit korrigierter AG65 Resonanzverbreite-
rungstheorie zu, so zeigen Abb.4.3 und Abb. 4.4 die resultierenden Profile fiir Procyon.
Fir T.r; = 6480K erhalten wir eine gute Ubereinstimmung von Theorie und Messung

fir H,. Die Qualitit der Ubereinstimmung iibesteigt dabei die in Abb.4.1 gezeigte fiir
MAFAGS-ODF und unkorrigierte AG65 Theorie.

Die Situation bei Hg ist dabei schwieriger. Wir erhalten wie in Abb. 4.4 gezeigt, fiir
Ters = 6460K eine brauchbare Ubereinstimmung von Theorie und Messung. Wihrend
die Fliigel der Linie ein wenig besser wiedergegeben werden als in Abb. 4.2 scheint die
kernndhere Linienregion in der MAFAGS-OS Variante mit gednderter AG65 Theorie zu
heiB. Da wir die Gebiete unterhalb einer relativen Einsenkung von 0.7 nicht in unsere
Betrachtungen einbeziehen akzeptieren wir dieses Bild mit einiger Vorsicht. Hpg fiihrt also
zu einer Linientemperatur von 7.y = 6460K fiir das MAFAGS-OS Modell.

Wir setzen die Balmerlinientemperatur von Procyon unter Verwendung von MAFAGS-
OS und gednderter AG65 Resonanzverbreiterung schlieBlich auf T, sy = 6470K, und erhal-
ten damit dieselbe Temperatur wie mit MAFAGS-OS und unveranderter AG65 Theorie.
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Abbildung 4.4 Procyon: Wie Abb. 4.3 jedoch fiir Hg.

4.1.2 Groombridge 1830

Fiir den metallarmen Hauptreihenstern Groombridge 1830 beginnen wir unsere Analyse
der Balmerlinien wiederum mit den MAFAGS-ODF basierten unkorrigierten Linienprofi-
len. Wir verwenden dazu die Stellarparameter von Korn et al. (2003) und Korn (2002b).
Die genannten Autoren verwenden MAFAGS-ODF im Rahmen ihrer Arbeit (iber Eisen
im NON-LTE und leiten fiir Groombridge 1830 die folgenden Parameter ab.

T.; = 5070 K
log(g) = 4.66
[Fe/H] = —1.35
Emicro = 0.95 km/s

Abbildung 4.5 und Abb. 4.6 zeigen MAFAGS-ODF Balmerlinienprofile ohne Korrektur
von AG65. Wahrend Hg durch die Theorie zufriedenstellend wiedergegeben wird zeigt die
wichtigste Linie zur Temperaturbestimmung, H,, deutliche Defizite in der Ubereinstim-
mung von Beobachtung und Theorie. Beginnend bei einer relativen Einsenkung von 0.95
hin zu tieferer Einsenkung (iberschatzt die Theorie die beobachtete Opazitat deutlich.

Der Vergleich zwischen Beobachtung und theoretischen Linienprofilen, welche mittels
den neuen MAFAGS-OS Modellen und der skalierten AG65 Verbreiterungstheorie be-
rechnet wurden, werden in Abb. 4.7 und Fig. 4.8 gezeigt. Beide Balmerlinien werden von
der Theorie gut modelliert, fiihren dabei jedoch zu einer deutlich héheren Effektivtempe-
ratur als derjenigen von Korn et al. (2003) von T¢;s = 5200K. Diese héhere gemessene
Balmerlinientemperatur war mit Blick auf Abb3.14 zu erwarten.
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Abbildung 4.5 Groombridge 1830: H, berechnet mittels MAFAGS-ODF und unkorrigierter
AGG65 Theorie.

a) Beobachtung (durchgezogene, graue Linie) und Theorie (durchgezogene, schwarze Linie).

b) Differenz zwischen Beobachtung und Theorie. Zusitzlich ist das zu erwartende Photonen- und
Ausleserauschen fiir das beobachtete Spektrum als grau hinterlegte Fliche um A(Relative flux)=0
dargestellt.

Der Einfluss dieser signifikanten Temperaturerhohung im Hinblick auf die abgeleitete
Masse und das Alter von Groombridge 1830 wird in Kapitel 4.3 genauere untersucht
werden.

Autor Terr Methode

Thévenin & Idiart (1999) 4990 B-V

Alonso et al. (1996a) 5029 IRFM

Korn et al. (2003) 5070 Balmer

Fuhrmann (1998a) 5110 Balmer

Gratton et al. (1996) 5124 IRFM

Smith et al. (1992) 5170 Ionisationsgleichgewicht
Weiss & Schlattl (2000) 5184 Sternentwicklung

Diese Arbeit 5200 Balmer

Tabelle 4.2 Verschiedene Arbeiten zur Temperaturbestimmung von Groombridge 1830.

Tabelle 4.2 listet eine Auswahl von Temperaturbestimmung fiir Groombridge 1830 die
mittels verschiedener Methoden durchgefiihrt wurden auf. Aus Kapitel 3.1.2 ist klar, dass
die skalierte AG65 Theorie, zusammen mit den neuen MAFAGS-0OS Modellen zu hdheren
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Abbildung 4.6 Groombridge 1830: Wie Abb. 4.5 jedoch fiir Hg.

Temperaturen fiir metallarme Sterne fiihrt. Innerhalb der gezeigten Temperaturbestim-
mungen ist unser Wert von T¢;r = 5200K tatsdchlich der Hochste. Im Vorgriff auf
Kapitel 4.3 ist die Temperaturbestimmung von Weiss & Schlattl (2000) eine genauere
Betrachtung wert. Unter dem Gesichtspunkt der Sternentwicklung kommt sein Wert fiir
T.rs dem dieser Arbeit sehr nahe und unterstiitzt den von uns bestimmten Wert fiir die
Effektivtemperatur von Groombridge 1830.
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Abbildung 4.7 Groombridge 1830: H, berechnet mittels MAFAGS-OS und korrigierter AG65
Theorie.
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Abbildung 4.8 Groombridge 1830: Wie Abb. 4.7 jedoch fiir Hg.
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4.1.3 HD19445

Wie bei den vorangehend untersuchten Sternen beginnen wir mit einem Vergleich der
MAFAGS-ODF Balmerlinienprofile ohne Skalierung der AG65 Theorie mit beobachteten
Profilen des metallarmen Standardsterns HD19445. Abbildung 4.9 und Abb. 4.10 zeigen
diesen Vergleich auf Basis der Sternparameter von Korn et al. (2003) und Korn (2002b),
welche mittels MAFAGS-ODF Modellen bestimmt wurden.

T.;; = 6032K
log(g) = 4.40
[Fe/H] = —2.08
Emicro = 1.75 km/s

Es ist offensichtlich, dass das theoretische Profil fiir H, in Abb.4.9 die Beobachtung

=  1,-6000K
/‘ .OO ?;;;,;:;:;;;;;;,:,;,:;;; """ ] T L e e

0.95
0.90
0.85

Relative flux

0.80

0.75
0.70

[ Q
~
e —

6520 ©540 6560 6580 6600
Wavelength [A]

QOWSL
b)
0.005

—-0.005
—-0.015
6520 6540 6560 6580 6600

A(Relative flux)

Abbildung 4.9 HD19445: H,, berechnet mittels MAFAGS-ODF und unkorrigierter AG65 Theo-
rie.

a) Beobachtung (durchgezogene, graue Linie) und Theorie (durchgezogene, schwarze Linie).

b) Differenz zwischen Beobachtung und Theorie. Zusétzlich ist das zu erwartende Photonen- und
Ausleserauschen fiir das beobachtete Spektrum als grau hinterlegte Fliche um A(Relative flux)=0
dargestellt.

nur sehr unbefriedigend wiedergibt. Einer Unterreprasentation der Opazitat bei einer
relativen Einsenkung um = 0.96 folgt eine deutliche Uberschatzung der Opazitit in
tieferen Linienregionen. Hg wird, wie in Abb.4.10 ersichtlich ist, im Rahmen des er-
heblichen Rauschens das die Beobachtung aufweist durch die Theorie noch befriedigend
wiedergegeben, eine Unterschatzung der Opazitat im Bereich um eine Einsenkung von
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Abbildung 4.10 HD19445: Wie Abb. 4.9 jedoch fiir Hg.

~ 0.96 ist aber auch hier zu erkennen. Dariiber hinaus sind die Linientemperaturen mit
Terp(Ho) = 6000K und T.s¢(Hgz) = 6080K diskrepant.

Abbildung4.11 und Abb. 4.12 zeigen den Vergleich der Beobachtung mit Linienpro-
filen die mittels MAFAGS-OS und geanderter AG65 Verbreiterungstheorie berechnet
wurden. Fiir H, ist die Ubereinstimmung von Beobachtung und Theorie sehr gut. Die
Defizite die Abb. 4.9 zeigt sind verschwunden und es ergibt sich eine Effektivtempera-
tur von T,sr(H,) = 6190K. Leider ist die Situation bei Hz weniger befriedigend wie
Abb.4.12 zeigt. Wahrend die Fliigelbereiche der Linie im Vergleich zu Abb. 4.10 besser
von der Theorie reproduziert werden, zeigen die inneren Bereiche der Linie eine verstarkte
Uberschitzung der Opazitit. Mit einer Balmerlinientemperatur von T.rr(Hg) = 6150K
verringert sich die Inkonsistenz auf 40 K. Wahrend fiir das ODF Modell mit unveranderter
AG65 Theorie T,r¢(Hy) < Terr(Hp) galt, findet man nunmehr fiir das neue MAFAGS-
OS Modell mit skalierter AG65 Verbreiterung T,s;(H,) > Toss(Hs). Diese Anderung
war mit Blick auf Abb. 3.14 der Tendenz nach zu erwarten.

Mit einem Mittelwert, bei dem Hz das halbe Gewicht von H, eingerdaumt wird ergibt
sich die Effektivtemperatur von HD19445 zu T, sy = 6176K.

Der Vergleich mit anderen Autoren in Tabelle4.3 zeigt, dass wie schon bei Groom-
bridge 1830 die Arbeit von Thévenin & Idiart (1999) am weitesten von unserem Ergebnis
entfernt liegt, wahrend auch wie zuvor, Weiss & Schlattl (2000) mit seiner aus den
Anforderungen der Sternentwicklung abgeleiteten Temperatur am nachsten an unserem
Ergebnis liegt. Wie bei Groombridge 1830 ist auch fiir HD19445 die mittels MAFAGS-0S
und skalierter AG65 Theorie bestimmte Effektivtemperatur deutlich hoher als diejenige,
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Abbildung 4.11 HD1445: H, berechnet mittels MAFAGS-OS und korrigierter AG65 Theorie.

Author Ters Methode
Thévenin & Idiart (1999) 5860 B-V

Fuhrmann (1998a) 6016 Balmer

Korn et al. (2003) 6032 Balmer

Alonso et al. (1996a) 6050 IRFM

Gratton et al. (1996) 6066 IRFM

Weiss & Schlattl (2000) 6122 Sternentwicklung
This work 6176 Balmer

Tabelle 4.3 Verschiedene Arbeiten zur Temperaturbestimmung von HD19445.

die mittels MAFAGS-ODF und unverdnderter AG65 bestimmt wurde. Beziiglich der Aus-
wirkungen dieser Temperaturanderung auf die Bestimmung der stellaren Masse und des
Alters von HD19445 sei auf Kapitel 4.3 verwiesen.
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4.2 Gravitationsbeschleunigung, Metallizitdt und Mikrotur-

bulenz
Name Tepr [K]  log(g) [FeIl/H] (#) [Fel/H] (#)  [Mgl/Fel] (#) & [km/s]
Procyon 6470450 3.96+0.10 0.00+0.03 (16) -0.11+0.06 (36) 0.03:0.06 (3)  2.10+0.1
Gr.1830 5200440 4.69+0.10 -1.2940.02 (5) -1.2740.04 (28) 0.28+0.03 (3)  1.25-0.2
HD19445 617650 4.4740.10 -1.88+0.03 (7) -1.894+0.08 (14) 0.33+0.01 (3)  1.3140.2

Tabelle 4.4 Sternparameter fiir Procyon, Groombridge 1830 und HD19445. Balmerlinientempera-
tur T s, die Fehlerangabe ist eine Schétzung auf Basis des Linienfits fiir H, und Hg; log(g) nach der
,starken Linien“ Methode aus dem Mg Ib Triplet, Fehler auf Basis der Unsicherheit in den Linien-
daten und den anderen Parametern auf 0.1 Dex abgeschétzt; [Fe II/H], d.h. die Gesamtmetallizitét
ist aus Profilvergleichen von Fell Linien bestimmt, der Fehler entspricht der Standardabweichung
in den Haufigkeiten der verwendeten Linien. Die Zahl in Klammern gibt die Zahl der verwendeten
Linien an; Dies gilt fiir [Fell/H], [MgI/Fel] sowie [FeIl/H]; £ wurde bestimmt, indem die Fe Il
Linien verschiedener Aquivalentbreite auf dieselbe Hiufigkeit fithren miissen. Der Fehler wird auf
0.1 gesetzt falls mehr als 10 Linien zur Bestimmung von [FeII/H] verwendet werden und auf 0.2
falls dies weniger als 10 Linien sind.

Nach der genaueren Beschreibung der Temperaturbestimmung fiir die drei Standard-
sterne sind in Tabelle4.4 die weiteren Paramter der untersuchten Objekte angegeben.
Natiirlich stellt die Beschrankung auf wenige Parameter zur Charakterisierung eines
Sterns eine modellhafte Vereinfachung dar. Da alle drei Objekte jedoch chemisch nur
wenig von der skalierten solaren Mischung abweichen und die Alpha-Elemente durch die
Bestimmung der Magnesiumhaufigkeit besonders beriicksichtigt werden ist diese Verein-
fachung gerechtfertigt.

Die Parameter Metallizitit [M/H], Gravitationsbeschleunigunglog(g), Mikroturbu-
lenzgeschwindigkeit £ und Alpha-Element Hdiufigkeit [o/Fe] werden dabei wie folgt
bestimmt:

Metallizitat Die Gesamtmetallizitat wird, wie in Kapitel 3.3 beschrieben, aus Profil-
vergleichen von Fell Linien mit weniger als 130 mA Aquivalentbreite bestimmt.
Die gf und C4 Werte der Eisenlinien wurden an der Sonne geeicht, das Vorgehen
ist damit differentiell zur Sonne.

Gravitationsbeschleunigung Die Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung er-
folgt wie bei Fuhrmann et al. (1997) und in Kapitel 3.2.1 beschrieben aus den
Fliigeln der Mglb Linien.

Mikroturbulenz Ein einziger, konstanter Wert fiir die Mikroturbulenzgeschwindigkeit
¢ wurde durch die gesamte Atmosphare verwendet. Dieser wird aus der Forde-
rung bestimmt, dass alle verwendeten Fell Linien dieselbe Fe |l Haufigkeit ergeben
miissen. (Siehe auch Kapitel 3.4)

Alpha Uberhiufigkeit Die Uberhiufigkeit der Alpha-Elemente O, Ne, Mg, Si, S und
Ca wie man sie in metallarmen Sternen findet, wird wie in Kapitel 3.3.2 beschrieben
beriicksichtigt.
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Das iterative Vorgehen zur Bestimmung der genannten Parameter folgt dabei dem in
Fuhrmann et al. (1997) und Fuhrmann (1998a) beschriebenen Verfahren.

Nachdem wir die fiir die drei Standardsterne bestimmten Parameter in Tabelle 4.4
prasentiert haben, wenden wir uns nun einem Vergleich der gefundenen Werte mit der
Literatur zu.

4.2.1 Procyon

Autor Teyy log(g) [Fe/H] 3

EAGLNT93 67044+100 4.03£0.10 +0.08+£0.10 2.42
FUHR97 647080 4.00£0.10 +0.01£0.07 1.91
KO03 651060 3.96+0.02 -0.03£0.04 1.83

Tabelle 4.5 Literaturwerte fiir Procyon: EAGLNT93 Edvardsson et al. (1993), FUHR97 Fuhr-
mann et al. (1997) und KO03 Korn et al. (2003).

Mit Ausnahme von Edvardsson et al. (1993), die eine deutlich hohere Effektivtem-
peratur fiir Procyon bestimmen, sind unsere Sternparameter in guter Ubereinstimmung
mit den Werten in Tabelle ,4.5. Fuhrmann (1998a) und Korn et al. (2003) verwenden die
ODF Version von MAFAGS fiir ihre Untersuchungen, wahrend Edvardsson et al. (1993)
ein teilweise OS basiertes Atmospharenmodell verwenden.

Alle drei Arbeiten stellen eine Inkonsistenz zwischen [Fel/H] und [Fell/H] fest, die
von 0.06 Dex (Edvardsson et al. (1993)) bis zu 0.17 Dex (Fuhrmann et al. (1997)) reicht.
Diese Diskrepanz bleibt mit 0.11 Dex auch in unserem Modell prasent.

4.2.2 Groombridge 1830

Autor Teyy log(g) [Fe/H] ¢

SMI92 517070 4.5£0.1 -1.30£0.06 1.45
FUHR98 5110£80 4.66+0.10 -1.35£0.10 0.85
KO03 5070460 4.66+ ') -1.3540.03 0.95

Tabelle 4.6 Literaturwerte fiir Groombridge 1830: SMI92 Smith et al. (1992), FUHR98 Fuhrmann
(1998a) und KO03 Korn et al. (2003).
1) keine Angaben.

Da wir fiir Groombridge 1830 eine deutlich hohere Effektivtemperatur bestimmen als
beispielsweise Fuhrmann (1998a) und Korn et al. (2003), deren Analysen auf MAFAGS-
ODF beruhen, kénnte man erwarten, dass sich durch die gednderte Atmospharenstruktur
auch die anderen stellaren Parameter erheblich dandern. Erstaunlicherweise ist dies kaum
der Fall. Durch die hohere Temperatur andert sich auch die Metallizitat in Richtung
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hoherer Werte. Eine Verdnderung um 0.06 Dex verglichen mit Fuhrmann (1998a) und
Korn et al. (2003) (siehe Tabelle4.6) ist dabei signifikant aber gering.

Die in dieser Arbeit bestimmte Mikroturbulenzgeschwindigkeit & liegt zwischen den
kleineren Werten von Fuhrmann (1998a) und Korn et al. (2003) und dem groBeren
Wert von Smith et al. (1992). Da die genannten Autoren fiir die Mikroturbulenz eine
Fehlergrenze von 0.1---0.2km/s angeben, ist unser Wert mit ¢ = 1.25 mit beiden
Extremen noch vereinbar.

4.2.3 HD19445

Autor Teyy log(g) [Fe/H] ¢
FUHR98 6016+£80 4.38+0.10 -1.95£0.07 1.35
TIO9 5860+ 1) 4424+ 1) -1.88+1) 1.4
KO03 6032460 4.40+ ') -2.0840.05 1.75

Tabelle 4.7 Literaturwerte fiir HD19445: FUHR98 Fuhrmann (1998a),TI99 Thévenin & Idiart
(1999) und KO03 Korn et al. (2003).
1) keine Angaben.

Wie bereits bei Groombridge 1830 so fiihrt die noch groBer ausfallende Temperatur-
erhchung, wie sie das MAFAGS-OS Modell zusammen mit der skalierten AG65 Theo-
rie herbeifiihrt, auch fiir HD19445 zu einer Erhohung der Metallizitat gegeniiber den
MAFAGS-ODF Analysen von Fuhrmann (1998a) und Korn et al. (2003). Dariiberhin-
aus finden wir in unserer Analyse eine Erh6hung der Gravitationsbeschleunigung in der
Photosphare. Obwohl dieses hohere log(g) noch innerhalb der Fehlerbalken der in Tabel-
le 4.7 gezeigten Analysen liegt, wird sie zusammen mit der Effektivtemperaturerhéhung
die Massen- und Altersbestimmung von HD19445 beeinflussen.

Die Mikroturbulenzgeschwindigkeit fiir HD19445 dieser Arbeit liegt nahe bei den Wer-
ten von Thévenin & Idiart (1999) und Fuhrmann (1998a), sie differiert jedoch erheblich
von der Messung von Korn et al. (2003).

4.3 Masse, Alter und Entfernung der Standardsterne

Nachdem die wichtigsten stellaren Parameter unsrer drei Standardsterne bestimmt sind,
werden diese Daten nun dazu verwendet Massen, Alter sowie spektroskopische Paral-
laxen fiir die drei Objekte abzuleiten. Da alle Objekte sich in Entfernungen befinden
die fiir den HIPPARCOS Satelliten messbar sind, stehen uns sehr genaue astrometrische
Parallaxen zur Verfligung mit denen unsere spektroskopischen Werte verglichen werden
konnen. Tabelle 4.8 zeigt vorneweg die Ergebnisse der Massen-, Alters- und Entfernungs-
bestimmung.

Neben dem Vergleich mit den genauen astrometrischen Daten des HIPPARCOS Pro-
jektes besteht ein weiterer wichtiger Test an dem unsere spektroskopischen Sternpa-
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Name T.rr log(g) [M/H] Masse [Mg] Alter [Ga] dpp [pe] dsp [pc]  A(d)

Procyon 6470 3.96 +40.00 1.50 2.1 3.50 3.50 0.0%
Gr.1830 5200 4.69 -1.29 0.66 7 9.16 9.33  +1.9%
HD19445 6176 4.47 -1.88 0.73 13 38.68 39.44  +1.9%

Tabelle 4.8 Massen, ungefiihre Alter sowie die Entfernungen von Procyon, Groombridge 1830 und
HD19445. Die letzten drei Spalten geben die Entfernungen, basiert auf astrometrische (HIPPARCOS)
Parallaxen und spektroskopische Parallaxen an, des Weiteren ist die relative Differenz zwischen den
beiden verschiedenen Entfernungsbestimmungen angegeben.

rameter gemessen werden miissen, aus dem Vergleich des Alters unserer metallarmen
Standardsterne Groombridge 1830 und HD19445 mit dem Alter des Universums. Neue
Bestimmungen des Weltalters () die auf kosmologischen Modellen und Prazissionsmes-
sungen der Hubblekonstanten einerseits und auf der Altersbestimmung von Kugelstern-
haufen andererseits beruhen sind in Tabelle 4.9 aufgelistet.

Autor to [10°a] Methode
Carretta et al. (2000) 12.942.9 Kugelsternhaufen
Mould (2000) 14.341.4 Hy

Tabelle 4.9 Bestimmungen des Weltalters.

Um den Unterschied zwischen unseren Messungen mittels MAFAGS-QOS in Verbindung
mit der skalierten AG65 Theorie und vergleichbaren ODF Modellen mit unveranderter
AG65 Verbreiterung aufzeigen zu konnen, wahlen wir zum Vergleich mit unseren Daten
die Analysen von Fuhrmann et al. (1997) and Fuhrmann (1998a). In den vorgenannten
Arbeiten wird die ODF Version von MAFAGS verwendet und die Methode der Parame-
terbestimmung ist identisch der unseren.

4.3.1 Procyon

Auf den Parametern aus Tabelle 4.4 basierend verwenden wir VandenBerg et al. (2000)
Sternentwicklungsmodelle um Procyons Masse und Alter zu bestimmen. Abbildung4.13
zeigt die Position von Procyon in der log(7.ss)-log(g) Ebene zusammen mit Entwick-
lungswegen von Sternen mit Massen von 1.6, M, bis hinunter zu 0.9 M.

Procyon liegt genau auf dem 1.50 M Entwicklungsweg und die Altersbestimmung
ergibt ~ 2.1 Ga. In Grau ist in Abb. 4.13 die Position Procyons nach der ODF basierten
Parameterbestimmung von Fuhrmann et al. (1997) gezeichnet. Wie bereits in Tabelle 4.4
und Tabelle 4.5 gezeigt, sind die Unterschiede zwischen Fuhrmann et al. (1997) und der
Parameterbestimmung dieser Arbeit gering, daher sind auch die Unterschiede beziiglich
Procyons Entwicklungszustand wie in Abb. 4.13 sichtbar klein.

Nach der Bestimmung der Masse von Procyon ist es nun moglich die spektroskopische
Entfernung fiir diesen Stern zu berechnen, diese erweist sich mit ds, = 3.50 pc als in
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Abbildung 4.13 Procyon: Sternentwicklungsmodelle fiir [Fe/H]=0.0 und [a/ Fe]=0.0. Die Alters-
markierungen entlang der Entwicklungswege sind in 1 Ga Abstéinden angetragen.

perfekter Ubereinstimmung mit der astrometrischen Messung von HIPPARCOS.

4.3.2 Groombridge 1830

Unter Verwendung von VandenBerg et al. (2000) Sternentwicklungswegen, zwischen de-
nen so interpoliert wurde, dass sie den fiir Groombridge 1830 gemessenen Werte von
[M/H] und [o/Fe] entsprechen zeigt Abb.4.14 die Lage des Sterns in der log(T.s¢)-
log(g) Ebene. Es sind Entwicklungswege fiir Sterne von 0.8 M, bis 0.5M, gezeichnet,
zusatzlich wurden zwei Isochronen fiir 7.5 und 15 Ga eingezeichnet. Abbildung 4.14 zeigt
eindrucksvoll, dass fiir unentwickelte Objekte nahe an der Null Alter Hauptreihe (ZAMS)
die Bestimmung von Masse und Alter extrem schwierig ist und durch den enormen Ein-
fluss der Fehlerbalken bei den Sternparametern (hauptsachlich in log(g) Richtung) die
Genauigkeit der bestimmten Massen und Alter extrem leidet. Wir bestimmen fiir Groom-
bridge 1830 eine Masse von 0.66.M, und ein Alter von ~ 7 Ga. Die spektroskopische
Entfernung aufgrund dieser Daten ist dg, = 9.33 pc, was 1.9% weiter entfernt ist als dies
HIPPARCOS misst. Die gute Ubereinstimmung von spektroskopischer und astrometri-
scher Entfernung starkt unser Vertrauen in die fiir Groombridge 1830 Bestimmten Werte
fiir Masse und Alter.

Wendet man sich den ODF-basierten Parametern der Fuhrmann (1998a) Analyse
zu und zeichnet man diese Werte in dasselbe Diagramm ein wie unsere Parameter?,

ZDies stellt eine Vereinfachung dar, da aufgrund geringfiigig anderer Werte fiir [M/H] und [or/Fe]
eigentlich ein anderer Satz an Entwicklungswegen Verwendung finden miisste. Da die Unterschiede
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Abbildung 4.14 Groombridge 1830: Entwicklungswege interpoliert auf [Fe/H]=-1.29 und
[a/ Fe]=+40.29. Die beiden Isochronen entsprechen 7.5 und 15 Ga.

5.760 3. 74

so wird deutlich, dass die Analyse von Fuhrmann (1998a) auf ein Alter von > 20 Ga
fiir Groombridge 1830 fiihrt. Diese Altersbestimmung steht im Widerspruch mit den in
Tabelle 4.9 gezeigten Bestimmungen fiir das Weltalter und fiihrt zu dem Paradoxon, dass
ein Teil (der Stern) &lter ist als das Ganze (Universum).

4.3.3 HD19445

Wiederum basierend auf interpolierten VandenBerg et al. (2000) Sternentwicklungsmo-
dellen, ist die Position und der Entwicklungszustand von HD19445 in Abb. 4.15 gezeigt.
Entwicklungswege fiir Sterne von 0.9M, bis 0.6, M, sind zusammen mit Isochronen fiir
5, 10 und 15 Ga eingezeichnet.

Da HD19445 weiter entwickelt ist als Groombridge 1830 kann sein Alter und seine
Masse besser bestimmt werden. So ergibt sich seine Masse zu 0.73 M, und sein Alter
kann auf ~ 13.5 Ga abgeschatzt werden. In Kenntnis der Masse berechnet sich die spek-
troskopische Entfernung fiir HD19445 zu d,, = 39.44 pc und ist damit 1.9% groBer als
die von HIPPARCOS bestimmte Entfernung, deren Fehler fiir Sterne in diesem Abstand
bereits &~ 4% betragt.

Wiederum unter den oben beschriebenen vereinfachenden Annahmen ist in Abb.4.15
die Lage von Hd19445 nach der ODF basierten Analyse von Fuhrmann (1998a) ein-

beziiglich Metallizitdt und Alpha-Element Anreicherung jedoch gering sind ist diese Vereinfachung
gerechtfertigt.
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Abbildung 4.15 HD19445: Entwicklungswege interpoliert auf [Fe/H]=-1.88 and [o/ Fe]=+0.33.
Die gezeichneten Isochronen entsprechen 5, 10 und 15 Ga.

gezeichnet. Mit > 20 Ga ist das Alter wie zuvor bei Groombridge 1830 auch bei dieser
Parameterbestimmung groBer als das Weltalter.

4.4 Diskussion der Ergebnisse fiir die drei Standardsterne

Nach der Einfiihrung von MAFAGS-OS in Kapitel 2 und der fiir dieses Modell gefundenen,
im Vergleich zum ODF Pendant wesentlich verbesserten Wiedergabe der gemessenen
Flussverteilung der Sonne, erweist sich die veranderte Struktur der OS Atmosphéren
in Verbindung mit einer gednderten AG65 Resonanzverbreiterungstheorie als geeignet
die drei Standardsterne Procyon, Groombridge 1830 und HD19445 beziiglich Masse und
Alter sinnvoll zu beschreiben.

Mit einer um 10- - -60 K heiBeren Temperaturstruktur der solaren Atmosphare, erwies
es sich in Kapitel 3.1.2 als notwendig die bislang verwendete Resonanzverbreiterungstheo-
rie nach Ali & Griem (1965) zu skalieren um die solaren Balmerlinienprofile zu repro-
duzieren. Dies wird im Kapitel 3.1.2.2.2 mit dem Ubergang von Einteilchen Storprozess
zum physikalischen Vielteilchen Storprozess begriindet und fiihrt, an der Sonne geeicht
zu einer Skalierung von AG65 mit dem Faktor 0.63.

Fiir H, fiihrt dieses Vorgehen bei allen drei Standardsternen zu einer Verbesserung
der Ubereinstimmung von gemessenem und vorhergesagtem Linienprofil. Da H,, fiir vie-
le Sterne die am besten zu beobachtende und zu normalisierende Balmerlinie ist und
Balmerlinientemperaturen also oft im Wesentlichen H,-Temperaturen sind, kann diese
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Verbesserung der Qualitat in den Linienfits als duBerst befriedigend gewertet werden.

Im Fall von Hg verschlechtert sich die Ubereinstimmung von Theorie und Beobachtung
im Kernbereich der Linien fiir Procyon und HD19445 beim Ubergang von ODF zum OS
Modell. Obwohl dies aufgrund der meist erheblich schlechteren Qualitat der Spektren im
Bereich von Hys (verglichen mit H,) in der Praxis eine nicht allzu groBe Rolle spielt, ist
es doch unbefriedigend. Es deutet sich hier an, dass der «,,,-Parameter der die Effizienz
der Konvektion bestimmt und der in dieser Arbeit von Bernkopf (1998) iibernommen
wurde eventuell einer geringfligigen Korrektur bedarf. (Siehe dazu auch Fuhrmann et al.

(1993).)

Mit der skalierten AG65 Resonanzverbreiterungstheorie fiihrt das neue Modell
MAFAGS-OS zu — vor allem bei metallarmen Sternen deutlich — erhohten Temperaturen.
Diese hoheren Temperaturen, und damit verbunden groBere Werte fiir log(g), 16sen fiir
Groombridge 1830 und HD19445 das Paradoxon auf, dass Sterne sich in ODF Analysen
als &lter erwiesen als das Universum als Ganzes. So fand auch Cayrel et al. (1997) bei
der Analyse von Population Il Sternen des HIPPARCOS Kataloges, dass, um Konsistenz
mit den neusten Bestimmungen des Weltalters zu erzielen, die Entwicklungsmodelle von
VandenBerg fiir kiihle Sterne um 0.01 in log(7.sf) verschoben werden miissen. Die
Anderung in der Temperaturbestimmung fiir die im Rahmen dieser Arbeit analysierten
Pop. I Sterne betragt fiir Groombridge 1830 Alog (T.fr) ~ 0.014 und fiir HD19445
Alog (T.ss) = 0.011. MAFAGS-OS in Verbindung mit der skalierten AG65 Theorie ver-
meidet also die Notwendigkeit die Entwicklungswege kiihler, metallarmer Zwergsterne
kiinstlich zu verschieben.

Spektroskopische Entfernungsbestimmungen auf Basis des neuen Modells sind fiir die
drei untersuchten Standardsterne in sehr guter Ubereinstimmung mit den astrometri-
schen Prazissionsmessungen des HIPPARCOS Satelliten.

MAFAGS-OS erweist sich also in Verbindung mit der skalierten AG65 Theorie als
wertvolles Werkzeug zur Bestimmung von stellaren Parametern.



5. Faserrauschen

Bevor wir in Kapitel 6 auf unser Datenmaterial und die erhaltene Datenqualitat eingehen,
werden wir uns hier mit einem Phanomen auseinandersetzen, das wie wir sehen werden,
typisch ist fiir fasergekoppelte Spektrographen.

Fiir die Gewinnung unserer Daten kam ausschlieBlich der in der Arbeitsgruppe Gehren
am Institut fiir Astronomie und Astrophysik in Miinchen entwickelte und gebaute fa-
sergekoppelte Echelle Spektrograph FOCES zum Einsatz. Eine detaillierte Beschreibung
des Spektrographen soll hier nicht gegeben werden. Zu den Grundziigen seines Designs
und der Art der Faserkopplung sei auf Pfeiffer et al. (1998) verwiesen. Abbildung 5.1"
zeigt das grundlegende optische Layout des thermisch, raumlich und mechanisch vom
Teleskop abgesetzten Spektrographenmoduls.
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Abbildung 5.1 Optisches Layout des FOCES Spektrographenmoduls.

Schon bei den ersten Testbeobachtungen mit dem FOCES Spektrographen am 2.2 m
Calar Alto Teleskop des CENTRO ASTRONOMICO HISPANO ALEMAN beobachteten
Fuhrmann et al. (1997) in den reduzierten Spektren eine Limitierung des erreichten
Signal-zu-Rauschen Verhéltnisses (im Folgenden S/N) auf 150 .. .200. Bei einem aus der
Summe von Ausleserauschen und Photonenrauschen berechneten erwarteten S/N~ 500,
stellte dies eine liberaus unbefriedigende und zunachst ungeklarte Einschrankung der
Beobachtungsqualitat dar. In den Bemiihungen diese Einschrankungen zu umgehen, be-
obachteten Klaus Fuhrmann und der Autor, dass das unbekannte Rauschen umso starker

IBild: Michael Pfeiffer
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wird, je weiter die zur Reduktion verwandten Flatfield -Aufnahmen zeitlich und auf die Te-
leskopbewegung bezogen raumlich von den reduzierten Spektren entfernt aufgenommen
werden. Da FOCES aufgrund seiner weitgehenden thermischen Isolation iiber lange Zeit
(> 3 Tage) keine messbaren Instabilitdten zeigt, lag es nahe das unbekannte Rauschen
der bei der Teleskopbewegung (Nachfiihrung, Anfahren neuer Objekte) zwangslaufig
entstehende Mitbewegung der 20 Meter langen Glasfaser zwischen Teleskopmodul und
Spektrographenmodul zuzuschreiben und als Faserrauschen zu bezeichnen.

Fuhrmann (1998b) zeigte, dass durch die , Einrahmung" jedes Sternspektrums mit
zwei Flatfield-Aufnahmen die zeitlich direkt vor und nach der Sternbelichtung aufgenom-
men werden, eine Steigerung des erreichen S/N Verhaltnisses auf Werte um 250 moglich
ist. Dieses Vorgehen bedeutet aber die Belichtung und das Auslesen einer groBen Zahl
von Kalibrationsaufnahmen wahrend der astronomischen Beobachtungszeit und redu-
zierte die nutzbare Nachtzeit je nach Objekthelligkeit um bis zu 40 %.

Um diese Einschrankungen an die Nutzung der Beobachtungszeit und die Qualitat
der erhaltenen Spektren auszuschlieBen wurde im Rahmen dieser Arbeit ein Modell zur
Beschreibung des Faserrauschens sowie ein Verfahren zu seiner Vermeidung entwickelt.

5.1 Messung des Faserrauschens

Abbildung 5.2 Echellspektrum auf dem CCD.

Zur Messung des Faserrauschens benutzen wir eine Flatfield-Aufnahme, die wir als
Spektrum betrachten, nach Reduktion mit einer anderen Flatfield-Aufnahme, welche wir
als Kalibrationsaufnahme betrachten. Beide Aufnahmen werden zeitlich nacheinander in
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verschiedenen Teleskoppositionen, also auch Faserlagen, und bei ausgeschalteter Tele-
skopnachfiihrung belichtet.

Abbildung 5.2 zeigt das Bild der Echellordnungen einer solchen Flatfield-Belichtung
auf einem typischen 2 x 2 k CCD Detektor.
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Abbildung 5.3 Eine Ordnung des Flatfield-Spektrums. Der grau hinterlegte Bereich kennzeichnet
das 250 Punkte breite Fenster in dem das Rauschen jeder Ordnung gemessen wird.

Wie in Abbildung 5.3 gezeigt, ist das erhaltene, reduzierte und normierte Spektrum in
der Tat flach(flat). In jeder Ordnung des so erhaltenen Spektrums wird das totale spek-
trale Rauschen als Standardabweichung & von 250 Punkten um das Ordnungszentrum
gemessen. Durch Division der mittleren Intensitat dieser Punkte durch das ermittelte
o erhdlt man das totale S/N in jeder Ordnung. Dem gemessenen Wert wird in jeder
Ordnung die Wellenlange des Zentrums des ausgewerteten Bereichs zugewiesen. Fiir
80 Ordnungen im Bereich zwischen 4000 Aund 9400Azeigt Abb.5.4 die gemessen S/N
Werte als gepunktete Linie. Die durchgezogene Kurve entspricht dabei den bei reinem
Photonenrauschen erwarteten Werten. Es ist offensichtlich, dass neben dem Photonen-
rauschen ein erheblicher Anteil an weiterem Rauschen, das Faserrauschen die Qualitat
des Spektrums beeintrachtigt.
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Abbildung 5.4 Gemessene (gepunktet Linie) und erwartete (volle Linie) S/N Werte fiir ein Flat-
field Spektrum.

5.2 Modell des Faserrauschens

Auf Basis der geometrischen Eigenschaften von Lichtwellenleiter und Spektrograph, sowie
aufgrund der Transmissionseigenschaften von Glasfasern fiir monochromatisches Licht
wird im Folgenden ein einfaches Modell zur Entstehung des Faserrauschens entwickelt
und anhand von Messungen (iberpriift.

5.2.1 Fasermoden

Beim Durchgang von monochromatischem Licht durch eine diinne, lange Glasfaser mit
homogen beleuchtetem Fasereintritt beobachtet man am Faserausgang eine nicht homo-
gene Lichtverteilung. In einem einfachen Versuchsaufbau wurde in eine der Glasfasern die
bei FOCES Verwendung finden das Licht eines HeNe-Lasers (A ~ 660 nm) eingekoppelt
und das austretende Licht auf einer Mattscheibe hinter dem Faseraustritt photographiert.
Abbildung 5.5 zeigt diesen Effekt am Beispiel einer mit dem Licht eines HeNe-Lasers be-
leuchteten Glasfaser des FOCES Spektrographen, in der Austrittsebene der Faser sind
deutlich die zu den Moden gehorenden Sprenkel sichtbar.

Wie in Abbildung 5.6 schematisch dargestellt, kann die Aufspaltung in diskrete Mo-
den durch raumliche Interferenz verursacht durch Lichtwege verschiedener Lange bei
der Propagation der Lichtwellen durch die Faser erklart werden.
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Abbildung 5.5 Lichtverteilung am Faseraustritt.

Abbildung 5.6 Verschiedene Lichtwege durch den Querschnitt eines Lichtwellenleiters.

Sharma et al. (1981) beschreibt dieses Phinomen quantitativ. Abhingig vom Off-
nungsverhiltnis des einkoppelnden Lichtbiindels (#/f), der Wellenldnge (\) und dem
Faserdurchmesser (), erhdlt er die Anzahl der Moden (/) am Ende einer langen Faser

h M=2r2. (%)2 - sin2 <arctan <1/ (2 : ?))) (5.1)

Tabelle 5.1 zeigt konkret am Beispiel typischer FOCES Konfigurationen die Anzahl
der Moden am Faseraustritt.

5.2.2 Vignettierung des Lichtbiindels

Nach seinem Austritt am Faserende, das bereits im thermisch wie mechanisch isolierten
Spektrographengehause liegt (siehe 5.1), tritt das Lichtbiindel durch den die spektrosko-
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Diaphragma | 130u | 200 | 300p
H/f 8 5 2.7
3000 A 8534 | 21715 | 72722
4000 A 4800 | 12215 | 40906
5000 A 3072 | 7818 |26180
6000 A 2134 | 5429 | 18180
7000 A 1567 | 3989 | 13357
8000 A 1200 | 3054 | 10226
9000 A 978 | 2413 | 8080

Wellenlénge # der Moden

Tabelle 5.1 Anzahl der Moden am Faserende fiir verschieden Diaphragma-Durchmesser und
Wellenléngen.

pische Auflésung bestimmenden Eintrittsspalt. Dabei wird das Offnungsverhiltnis, wie
von Pfeiffer et al. (1998) gezeigt, in der mechanisch wohl gelagerten und druck-, wie
zugarm ummantelten Faser zum Faseraustritt hin erhalten. Es gilt also :

#_# 52

f fianout

Die Flache des Lichtbiindels auf Hohe des Eintrittsspaltes ist also gleich der Flache
der Blendenoffnung des Diaphragmas. Aus diesem Lichtbiindel wird nun durch den Ein-
trittsspalt der Anteil (S,) ausgeschnitten der weiter in den Spektrographen propagiert.

Sy = (g)z . (2 arccos (%) — sin (2 arccos (%))) (5.3)

Dabei sind W sowie w definiert gemaB Abbildung 5.7 als Durchmesser des Diaphrag-
mas (W) und Offnung des Eintrittsspaltes (w). Aufgrund der Geometrie der Aperturen
am Eintritt und Austritt der Faser und deren konkreter Wahl kann es also (und wird
es in der Regel) dazu kommen, dass ein signifikanter Anteil des Lichtscheibchens im
Eintrittsspalt des Spektrographen durch die Spaltbacken ausgeblendet wird. 2

Neben dem Eintrittsspalt tritt auch noch am dispergierenden Element, dem Gitter
selbst, Vignettierung des noch undispergierten Lichtbiindels auf. Wie Abbildung 5.8 zeigt,
wird, um es in seiner vollen Breite auszunutzen, das Gitter nach Oben und Unten hin
iberfiillt, das heiBt ca 3 % des eintretenden Lichtstrahls treffen nicht auf die optisch
aktive Flache des Gitters und werden ungenutzt an der schwarzen Spektrographenwand
aus dem Lichtweg genommen.

Im Vergleich zu den, wie wir zeigen werden typischen, Anteilen des Lichtbiindels das
am Eintrittsspalt vignettiert, ist dieser Anteil allerdings gering und wird vernachlassigt
werden.

2Diese Tatsache wire prinzipiell durch die Verwendung eines sogenannten Image-slicers zu ver-
bessern, da mittels dieser Konfiguration aus dem Kreis in Bildebene ein Bild bestehend aus zwei in
Spaltebene nebeneinander liegenden Halbkreisen geschaffen wird. Bei geeigneter Geometrie wird
also eine Vignettierung des eintretenden Lichtbiindels erst bei wesentlich geringerer Spaltoffnung
erfolgen.



5.2. Modell des Faserrauschens 105

Mikrolinse Spalt

Abbildung 5.7 Optisches Layout des Faseraustritts am FOCES Spektrographen. Die Grafik wurde
Pfeiffer et al. (1998) entnommen.

5.2.3 Ein statistisches Modell fiir das Rauschen

Basierend auf der Ausbildung von Fasermoden einerseits und der Tatsache dass das
Lichtbiindel zwischen Faseraustritt und Vignettierung erleidet andererseits soll im
folgenden eine einfache, aber zur Beschreibung der Beobachtungen leistungsfahige sta-
tistische Theorie entwickelt werden.

Folgende, zum Teil vereinfachenden Annahmen stellen dabei den Ausgangspunkt die-
ses Bemiihens dar:

e Gleichverteilung der Modensprenkel. Es wird vorausgesetzt, dass die Mo-
densprenkel gleichmaBig iiber das Faserende und damit auch das Bild des Fase-
rendes im Eintrittsspalt verteilt sind. Abbildung 5.2.1 zeigt, dass diese Annahme
gerechtfertigt ist.

e Gleiche Helligkeit aller Modensprenkel. Zusatzlich zum Erstgenannten
wird vorausgesetzt, dass alle Sprenkel in der Ebene des Faserendes (und nach
Abbildung durch die Mikrolinse in der Spaltebene) dieselbe Helligkeit besitzen.

e Stationaritdt des Modenbildes wihrend einer Flatfield-Aufnahme
(ohne Nachfiihrung). Weiter wird Angenommen, dass das Modenbild fiir
die Belichtungszeit eines nicht nachgefiihrten Flatfield-Spektrums (7., ~ 3.5 s)
unverandert bleibt.

Da dem System bei den Testaufnahmen vor jeder Belichtung eine angemessene
Relaxationszeit eingeraumt wurde, scheint diese Annahme auch gerechtfertigt.

e Statistisch unabhingige Modenmuster fiir unterschiedliche Teleskop-
positionen. Es wird angenommen, dass die Verteilung der Sprenkel sich zwi-
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Abbildung 5.8 Vignettierung des Lichtbiindels am Uberausgefiillten Gitter.

schen zwei Aufnahmen in verschiedenen Teleskoppositionen und damit Faserlagen
vollstandig, und ohne Ahnlichkeiten zu erhalten andert.

Einfache Tests zeigten schon bei Auslenkung der Faser um wenige Millimeter nicht
wiederzuerkennende Sprenkelverteilungen. Da das Teleskop, und mit ihm die Faser
zwischen den einzelnen Testbelichtungen, erheblich in seiner Raumlage verandert
wurde, scheint auch diese Annahme gerechtfertigt.

e Vignettierung nur am Eintrittsspalt. Durch den, wie gezeigt werden wird,
meist groBen Anteil des Lichtbiindels der am Eintrittsspalt vignettiert wird, ist der
Anteil des durch die Uberausfiillung des Gitters verloren gehenden Lichtbiindelan-
teils zu vernachlassigen.

Eine Nichterfiillung dieser Annahme wiirde in einer Unterschdtzung des vorausge-
sagten Rauschens resultieren.

e 2 Pixel Auflésungselement. Das FOCES -Design ist dergestalt optimiert, dass
bei angepasster Auflosung das Spaltbild auf eine zwei Pixel Dispersionsrichtung
ausgedehntes Flache abgebildet wird. Dem muss beim Vergleich von beobachtetem
und modelliertem Rauschen Rechnung getragen werden.

Mit diesen Annahmen wird es méglich ein einfaches geometrisch-statistisches Modell
des Faserrauschens zu erstellen.

Einer gegebenen Justage von Teleskopmodul und Spektrograph, das heiBt festge-
legtem Offnungsverhiltnis #/ f, Diaphragmendurchmesser 1, Spaltbreite w und Faser-
durchmesser r kann mittels Gleichung 5.1 die Zahl der zu einer Wellenlange A gehdrenden
Moden M berechnet werden.

Infolge der Vignettierung erreichen nicht alle M = M, 4,;(\) Moden das dispergie-
rende Element und schlieBlich Spektrographenkamera und CCD-Detektor.

Ist S, gemaB Gleichung5.3 die Flache des Lichtbiindels das unvignettiert durch den
Eingangsspalt tritt, so definieren wir g als den Anteil des Lichts das den Spalt propagiert.
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Aus einer einfachen geometrischen Uberlegung folgt:

(W)~ s, )

2

w(%)
=1- % : (2 arccos (%) — sin (2 arccos (%))) (5.4)

Tabelle 5.2 verdeutlicht fiir einige typische FOCES Konfigurationen den in Gleichung
7.1 gegebenen rein geometrischen Zusammenhang.

g:

Diaphragma 130p | 2004 | 3004
Anteil fiir Spaltbreite 110x | 0.93 | 0.66 | 0.46
Anteil fiir Spaltbreite 130 | 1.00 | 0.73 | 0.53
Anteil fiir Spaltbreite 150x | 1.00 | 0.86 | 0.61

Tabelle 5.2 Anteil des Lichtes das einen Eingangsspalt von 1104, 1304 und 1504 bei gegebenen
Diaphragma-Durchmessern durchstromt.

Unter diesen Uberlegungen ist die mittlere Anzahl der Fasermoden einer gegebenen
Wellenlange die den CCD erreicht gegeben durch:

M=M-g (5.5)

Verdanderungen der Modenverteilung wie sie sich durch Veranderung der Teleskop-
position und damit Faserlage ergeben, fiihren zu einem statistischen Rauschen o, das
durch Moden hervorgerufen wird die sich in den unvignettierten Teil des Lichtbiindels
hinein oder aus diesem heraus bewegen. Dieses statistische Problem wird durch die Bi-
nomialverteilung beschrieben. Die zugehdrige Standardabweichung ist o = vV mit
V=M :g-(1—g) der Varianz der Binomialverteilung.

Zusammengefasst ergibt sich:

o=\M-g-(1-g) (5.6)

Unter den Oben genannten Annahmen korrespondiert die Zahl der unvignettierten,
monochromatischen Moden, die den Spalt passieren direkt mit der Zahl der Photonen
die den CCD erreichen. Dividiert man das Rauschen ¢ aus Gleichung 5.6 durch die Zahl
der unvignettierten Moden M aus Gleichung 5.5, so erhdlt man eine messbare GroBe.
Diese noise per signal ist also:

s _ 1 Jl=g
O_M_\/M P (5.7)

Diese Beschreibung wurde (entgegen des sonst meist verwendeten signal per noise)
gewahlt, da sich aus ihr unter Verwendung von Gleichung 5.1 ein einfacher, linearer
Zusammenhang zwischen ¢ und Wellenldnge \ ergibt.

g~ A (5.8)
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Man beachte, dass der messbare (und damit iiberpriifbare) Wert & nur von der Spektro-
graphengeometrie und der Wellenlange abhangt.

5.2.4 Vergleich mit der Messung

Fiir eine typische FOCES -Konfiguration mit einem Durchmesser des Eintrittsdiaphrag-
mas vor der Faser von 3004 (200), was einem Offnungsverhiltnis von #/f = 2.7 (5.0)
entspricht, zusammen mit einem Spektrographenspalt von 150y (110p) Offnung erhilt
man einen Anteil fiir das nicht vignettierte Lichtbiindel von g = 0.61 (g = 0.66).

Die Zahl der Moden ergibt sich durch Einsetzen in 5.1.

1
Moy—150,w =300,/ f=2.7(A) = 6.55 - 107 - e

9 1

My—110,w=200,#/f=5.0(A) = 1.95- 10 7. 2

Dies fiihrt schlieBlich zu einer Abhangigkeit der messbaren GroBe Rauschen pro Signal
N/S = & von der Wellenlange A die wie folgt beschrieben wird:

T w=150,w=300,4/f=2.7(A) = 0.98 - 1070 A[A] (5.9)
Fuw—110,w=200.4/f=5.0(A) = 1.63 - 107° - A[A]

Damit wird es moglich das, wie in Kapitel 5.1 beschrieben, gemessene Rauschen mit
dem berechneten Rauschen gemaB dem dargestellten Modell zu vergleichen. Um dabei
der Tatsache Rechnung zu tragen, dass die spektrale Information iiber ein 2 Pixel in
Dispersionsrichtung ausgedehntes Auflosungselement verteilt wird, muss der berechnete

n/S Wert noch mit 1/\ﬂ2) korrigiert werden um mit der Messung vergleichbar zu sein.

Das eigentliche Faserrauschen wird dabei aus dem gemessenen Rauschen gemaB Glei-
chung 5.10 aus dem totalen gemessenen Rauschen ¢,,cqsureq Und dem fiir die Belichtung
berechneten Photonenrauschen o,4t0, berechnet.

_ 2 2
O fibre = \/Umeasured ~ Ophoton (510)

In Abbildung 5.9 wird das Ergebnis dieses Vergleichs gezeigt. Das Gesamtrauschen in
88 spektralen Ordnungen ist dabei fiir den Bereich von 3900 A bis 9400 A in der oberen,
durchgezogenen Kurve dargestellt. Das aus den Chip- und Belichtungsdaten errechne-
te Photonenrauschen ist in der glatten, gepunkteten Kurve darunter gezeichnet.® Unter
Vernachladssigung des minimalen Ausleserauschens eines gekiihlten CCD-Detektors ist
das nach 5.10 berechnete Faserrauschen als die untere, durchgezogenen Kurve darge-
stellt. Die durchgezogene Gerade reprasentiert schlieBlich die oben entwickelte Theorie.
Gemessenes und berechnetes Rauschen stimmen dabei gut iiberein, solange man sich
auf Spektren beschrankt die eine gewissen minimale Qualitdt besitzen. Unterhalb von
S/N= 50 zeigt die Messung starkeres Rauschen als berechnet. Dies ist erklarbar aus
Gleichung 5.10, die nur fiir groBe Zahlen gilt. Bei nur noch wenigen hundert Photonen
pro Auflosungselement kann nicht erwartet werden, dass o ;.. korrekt berechnet wird.

3Man beachte, dass bei reinem Photonenrauschen ein S/N ~ 500 in der Gegend um \ =
7000 A erreichbar wire.
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Abbildung 5.9 Gemessene und vorhergesagte noise per signal.

Obere durchgezogenen Kurve: Gemessenes Gesamtrauschen; Untere gepunktete Kurve: Photonen-
rauschen; Durchgezogenen graue Kurve: Gemessenes Faserrauschen; Durchgezogene schwarze Linie:
Vorhersage des Modells.

5.3 Vermeidung des Faserrauschens

Nach Analyse und Modellierung des Faserrauschens wird nun gezeigt werden, dass es
mit einigen einfachen MaBnahmen mdglich ist, das Faserrauschen zu vermeiden und so
die Einschrankungen im Signal zu Rauschen Verhéltnis zu umgehen. Die durchgezogene
Linie in Abbildung 5.10 zeigt das theoretisch zu erwartende Photonenrauschen in einem
wohlbelichteten Flatfield-Spektrum.

Um in der Beobachtung dieses hohe Signal zu Rauschen Verhaltnis auch tatsachlich
zu realisieren, das heilt das Faserrauschen zu vermeiden, werden zwei technische Kniffe
angewandt.

1. Wahrend der Belichtung wird die Faser in nicht harmonischer, also chaotischer
Art und Weise bewegt. Das wird erreicht indem mittels eines Faserriittlers die Fa-
ser zwischen Teleskopmodul und Spektrograph in Bewegung versetzt wird. Durch
seinen doppelpendelartigen Aufbau wird die harmonische Bewegung des anregen-
den Gerates in eine chaotische Bewegung der Faser verwandelt. Da diese Bewe-
gung schnell ist, verglichen mit der Bewegung des Teleskopes bei der Nachfiihrung
wahrend der Belichtung, fiihrt diese Bewegung zu raschem und permanentem
Wechsel des Fleckenbildes am Faserausgang.

Man kann sich also die Dauer einer Belichtung in einer extrem groBen Zahl von ein-
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Abbildung 5.10 Durchgezogene Linie: Berechnetes Signal zu Rauschen wie es bei reinem Photo-
nenrauschen zu erwarten wére und gemessenes Rauschen der bewegten Faser.

zelnen Fleckenverteilungen aufgespalten vorstellen. Diese groBe Zahl erlaubt es die
integrierte Gesamtbelichtung als Durchschnitt aller Einzelverteilungen aufzufassen.
Durch deren groBe Zahl ist dieser Mittelwert wohldefiniert und das Faserrauschen
wirksam unterdriickt.

2. Die Flatfield-Korrektur wird nicht mittels eines einzigen, ob seiner kurzen Belich-
tungszeit von nur einigen Sekunden potentiell noch immer faserrauschbelasteten
Spektrum durchgefiihrt, sondern mittels einem durch Addition von n Spektren ge-
mittelten Flatfield. (Ab n = 10 tritt keine messbare Verbesserung des Ergebnisses
mehr ein.)

Abbildung 5.10 zeigt das gemessene S/N-Verhiltnis (gepunktete Linie) eines Flatfield—
Spektrums mit geschiittelter Faser und 10 zur Reduktion gemittelten Flatfields. Das
theoretisch erreichbare Signal zu Rauschen Verhiltnis wird mittels der
genannten Mafinahmen also erreicht.



6. Auswahl der Haufensterne und Datenmaterial

Da die hier vorliegende Arbeit sich mit einem moglichst weiten Bereich der Hauptreihe
von offenen Sternhaufen beschaftigen soll, also sowohl kiihle Sterne bis hinunter zu Ef-
fektivtemperaturen um ~ 5000K als auch heiBe Sterne bis mindestens 7. = 10000K
umfassen soll ergeben sich, zusammen mit der Randbedingung, dass die ausgewahlten
Objekte mit dem FOCES Spektrographen am Calar Alto Observatorium beobachtet wer-
den sollen, gewisse Randbedingungen an die Auswahl der offenen Haufen.

So muss ein in Frage kommender Haufen jung genug sein, das heiBt, massereiche
Sterne um T¢;; = 10000K diirfen sich noch nicht von der Hauptreihe weg entwickelt
haben. Dariiber hinaus muss er nah genug sein, damit auch die kiihlen und leucht-
schwachen Objekte der Hauptreihe bis hinab zu Spektraltypen um KO noch mit einem
Teleskop der 2m Klasse beobachtbar sind. Da die Grenzgrdsse fiir die Beobachtung hoch-
aufgeldster Spektren mit A/AX = 40000 mit einem Signal-zu-Rauschen (S/N) von 100
fiir das 2.2m Calar Alto Teleskop und FOCES bei giinstigstenfalls V= 11.5 mag liegt (vgl.
Pfeiffer et al. (1998)), ergibt sich fiir einen KO Hauptreihenstern solarer Metallizitat mit
My, =~ +6 mag ein maximales Entfernungsmodul von m — M = 5.5 mag.

m— M =5 -log(r[pc]) — 5 (6.1)

Mit Gleichung6.1 ergibt sich daraus ein maximaler Abstand eines noch beobachtbaren
Haufens von ~ 125pc. Das Haufenalter sollte dabei nicht wesentlich iiber 400-10° Jahren
liegen, da dieses Alter in etwa der Entwicklungszeit eines AQ Sternes entspricht.

Diese beiden Kriterien, Entfernung und Alter beschranken die Zahl der verwendbaren
offenen Sternhaufen auf Melotte 111 (Coma Berenice Sternhaufen) und die Pleiaden.
Dabei sind Melotte 111 nach Robichon et al. (1999) 87 pc und die Pleiaden 118 pc
entfernt. Das Alter der Pleiaden schitzen Mazzei & Pigatto (1989) auf 15 - 10° Jahre
ab, was in jedem Fall jung genug ist. Mit 500 - 10° Jahren (vgl. Odenkirchen et al.
(1998)) ist Melottel11 schon etwas iiber der festgelegten Altersgrenze, was das Fehlen
von frithen A Sternen erwarten lasst. Da fiir Melotte 111 jedoch aufgrund des geringeren
Abstandes die kiihle Hauptreihe mit besserem S/N beobachtbar ist, wird der Haufen
trotz seines Alters in die Beobachtungsliste aufgenommen.

Auf die Bearbeitung ausgedehnter Assoziationen wie des Sirius Sternstroms wurde im
Rahmen dieser Arbeit verzichtet.

6.1 Auswahl der Haufensterne

Da nun mit den beiden offenen Sternhaufen Melottelll und Pleiaden die Objekte zur
Untersuchung der Hauptreihe festgelegt sind, gilt es Verfahren anzugeben mit deren
Hilfe die Haufensterne identifiziert und aus den so erkannten Haufensternen diejenigen
Objekte ausgesucht werden, die schlieBlich beobachtet und analysiert werden.
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Abbildung 6.1 Melotte 111.

Abbildung 1 und Abb.6.1 zeigen Aufnahmen der beiden offenen Haufen. Die beiden
Bilder zeigen bereits zwei offenkundige Unterschiede zwischen beiden Haufen. Wahrend
die Pleiaden sehr viel mehr Sterne enthalten, handelt es sich bei Melotte111 um einen
Haufen der sehr viel drmer an Sternen ist. Die deutlich sichtbaren Gasemissionen in
den Pleiaden, und deren Fehlen in Melotte 111 zeigen weiterhin, dass in den Pleiaden

interstellares Gas vorhanden ist, das bei Melotte 111 zumindest in vergleichbaren Dichten
fehlt.

6.1.1 Haufenzugehorigkeit und Struktur der Haufen

Offene Sternhaufen, die von wenigen Dutzend bis einige Hundert Sterne enthalten konnen
und deren Durchmesser sich im Bereich von 1.5 bis 20 pc bewegen, stellen sich am
Himmel als mehr oder weniger konzentrierte Ansammlungen von Sternen verschiedener
Helligkeit dar.

Da eine Bestimmung der Zugehorigkeit von Objekten zu einem bestimmten Stern-
haufen sich nicht nur auf die Verteilung am Himmel beziehen kann, da damit sowohl
Vorder- und Hintergrundsterne als auch sich , zufallig" aufgrund ihrer Raumbewegung
durch den Haufen bewegende Objekte dem Sternhaufen zugeordnet wiirden, muss eine
Zugehorigkeitsbestimmung mehr Parameter mit einbeziehen als nur den Ort am Himmel.

Um mit groBerer Sicherheit Haufensterne identifizieren zu konnen wahlen wir ein Ver-
fahren, das sowohl dynamische als auch rein positionsastrometrische Eigenschaf-
ten der Sterne mit einbezieht. Wir wahlen dabei ein kartesisches Koordinatensystem, das
heliozentrisch an den U, V und W Koordinaten der Sonnenbewegung ums galaktische
Zentrum ausgerichtet ist.
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Es hat also die Geschwindigkeitskomponenten:

U Radial weg vom galaktischen Zentrum (o = 17h 42.4min, § = —28.92°).
V' In Richtung der galaktischen Rotation (I = 90°).

W Senkrecht zur galaktischen Ebene in Richtung auf den galaktischen Nordpol zu
(o = 12h 49min, § = +27.40°).

Die Geschwindigkeiten Uy = 10.0km/s, V; = 5.25km/s und Wy = 7.17km/s der
Sonnenbewegung werden dabei von Dehnen & Binney (1998) iibernommen.

Als Ortskoordinaten wird willkiirlich das System XY, Z mit X in Richtung von U, Y
in Richtung von V' und Z in Richtung von W gewahlt. Bei der Wahl dieses Systems wird
eine Vereinfachung dergestalt gemacht, dass die sich andernde Raumrichtung von U und
V' entlang der Bahn der galaktischen Rotation nicht beriicksichtigt wird. Da wir jedoch
nur Sterne in Sonnenndhe beriicksichtigen und unsere Vorauswahl Sterne mit Entfernun-
gen von der Sonne von mehr als 250 pc ausschlieBt kann der so entstehende Fehler bei
der Berechnung der Geschwindigkeits- und Ortskomponenten leicht abgeschatzt werden.
Mit einer Entfernung der Sonne vom galaktischen Zentrum von Ry = 7.94 + 0.42 kpc
(Eisenhauer et al. 2003) gilt fiir den Fehler dieser lokalen Naherung:

250 pc
A<t ~ 2
= el (7940 pc) 3% (62)

Da unser Sternhaufen mit Entfernungen von < 125 pc von der Sonne nochmals deutlich
naher liegen als dieser maximale Fehler, sind die zu erwartenden Fehler aufgrund dieser
lokalen Naherung der Auswahl des Koordinatensystems zu vernachlassigen.

Zur Berechnung der 3 Raumkoordinaten und der zugehorigen Raumgeschwindigkeiten
benotigen wir die Messungen von Rektaszension und Deklination, Entfernung des Sterns
von der Sonne, Bewegung am Firmament (proper motion) in Richtung Rektaszension
und Deklination, sowie die Radialgeschwindigkeit des Objekts relativ zum Sehstrahl von
der Sonne aus betrachtet. Um eine moglichst homogene und genaue Datenbasis fiir diese
Daten zu benutzen verwenden wir die Messungen des HIPPARCOS-Projektes in Form des
Hipparcos & Tycho Kataloges (Perryman & ESA 1997) sowie das umfangreiche Radialge-
schwindigkeitskompilat der zweiten, erganzten Auflage des WEB (Wilson Evans Batten)
Kataloges (Duflot et al. 1995). Von den 118322 Sternen des Hipparcos & Tycho Kata-
loges® finden sich fiir 15723 Objekte auch Eintridge im 20793 Sterne umfassenden WEB
Katalog. Fiir diese 15723 Objekte wurden die Koordinaten X, Y und Z, die Geschwin-
digkeiten U, V und W, sowie anhand der Angaben in den Katalogen die zugehorigen
lo Fehlergrenzen berechnet.

Auf Basis dieser Orts- und Geschwindigkeitswerte wird dann eine Quasi-Wahr-
scheinlichkeit fiir die dynamische und die lokale Haufenzugehorigkeit berechnet. Basis
dieser Wahrscheinlichkeitsanalyse sind neben den genannten Orts- und Geschwindigkeits-
werten fiir jeden Haufen eine Gruppe von 10-20 ,sicheren“ Haufenmitgliedern aus der

!Der Hipparcos & Tycho Katalog ist vollstindig bis zu einer Grenzhelligkeit von 10.5mag,
enthélt aber auch noch viele Objekte bis zu 11.5mag.
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Literatur. Auf der Grundlage der so als Startgesamtheit ausgewahlten Sterne werden fiir
die drei Geschwindigkeitskomponenten und das sich aus den Ortskomponenten ergeben-
de Haufenzentrum und den Abstand der Sterne vom Haufenzentrum erste Mittelwerte
und Standardabweichungen berechnet.

Fiir die U-Komponente der Raumgeschwindigkeit ergibt sich die Quasi-Wahrschein-
Iichkeit,_dass ein Stern i mit Geschwindigkeit U; einem Haufen mit mittlerer U-Geschwin-
digkeit U und Standardabweichung oy angehort zu:

ol
PU(Z):Q\/—2_7T_ZOG 2\ ) qu (6.3)

Fiir die beiden anderen Geschwindigkeitskomponenten und den Abstand vom Haufenzen-
trum werden die Quasi-Wahrscheinlichkeiten P, P}, und P} analog zu Gleichung6.3
bestimmt. Da es sich bei der Annahme normalverteilter Komponenten von Ort und
Geschwindigkeit um eine bloBe Hypothese handelt und die einzelnen Geschwindigkeits-
und Ortskomponenten aufgrund der Koordinatentransformation in das XY Z-System
nicht voneinander unabhiangig sind, handelt es sich lediglich um Werte mit dem Cha-
rakter einer Wahrscheinlichkeit, nicht jedoch um Wahrscheinlichkeiten im eigentlichen
strengen Sinne der Definition.

Die Mittelwerte U, V, W und d werden dabei als einfache Mittelwerte aus der Startge-
samtheit der sicheren Haufenmitglieder errechnet. Die Werte oy, oy, ow und o, ergeben
sich aus den Standardabweichungen der jeweiligen Werte der sicheren Haufenmitglieder
zuziiglich der 1o Fehlerintervalle der jeweiligen Werte wie sie sich aus den Messungen
ergeben, addiert nach der Gausschen Fehlerfortpflanzung.

Aus den vier Wahrscheinlichkeiten Pg, P‘O,, PSV und PC? wird anschlieBend sowohl
die dynamische als auch die lokale Quasi-Wahrscheinlichkeit der Haufenzugehorigkeit
bestimmt:

Dynamische Haufenzugehorigkeit: Diejenige Quasi-Wahrscheinlichkeit, nach der
ein Stern mit den Geschwindigkeitskomponenten U, V und W dynamisch zum
betrachteten Haufen mit einer Gesamtheit sicherer Haufenmitglieder gehort.

Payn (i) = Py (i) - Py (i) - Py (i) (6.4)

Lokale Haufenzugehorigkeit: Diejenige Wahrscheinlichkeit, mit der ein Stern nach
rein lokalen Betrachtungen zu einem Haufen gehort.

Pior(i) = P)(i) (6.5)

Pk (i) wird gleichgesetzt der Wahrscheinlichkeit, dass ein Stern der sich in ei-
nem Abstand d vom Haufenzentrum des betrachteten Haufens befindet, diesem
angehort.

SchlieBlich ergibt sich die Gesamtwahrscheinlichkeit fiir die Haufenzugehorigkeit, die
wiederum auch den Charakter einer Quasi-Wahrscheinlichkeit hat, zu Py (i) = Py (1) -

Plok: (Z)
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Abbildung 6.2 Melotte 111: Zahl der ausgewahlten Objekte abhingig von der Grenzwahrschein-
lichkeit P fiir eine ausschlieBlich dynamische Auswahl mittels Pg,, (gepunktete Linie), eine aus-
schliefllich lokale Auswahl mittels P (gestrichelte Linie) und eine die Gesamtwahrscheinlichkeit
Pyt beriicksichtigende Auswahl (durchgezogene Linie).

Abbildung 6.2 und Abb. 6.3 zeigen die Anzahl der mittels Pg,,, P, und P, aus-
gewahlten Sterne abhangig von der Grenzwahrscheinlichkeit P.

Wahrend P, iiber einen weiten Bereich auf logarithmischer Skala anndhernd gleichen
Anstieg zeigt und erst zu sehr kleinen Werten von P, also einer groBen , Gleichgiiltig-
keit" beziiglich Richtung und Geschwindigkeit der Raumbewegung steiler ansteigt, fallt
bei P, ein rascher Anstieg, gefolgt von einem Plateau mit sich anschlieBendem lang-
sameren Anstieg auf, wenn man von GroBen zu geringeren Zugehorigkeitswahrschein-
lichkeiten voranschreitet. Dieser Verlauf ist dadurch zu erklaren, dass mit steigendem
Radius, des noch erlaubten Raumbereiches, zuerst der relativ zur Umgebung Dichte
Haufen selbst erfasse wird und danach, nachdem die Haufenperipherie liberschritten ist
die relativ diinner mit Sternen besiedelte Umgebung des Haufens erfasst wird. Was hier
zum Ausdruck kommt ist anders formuliert die Tatsache, dass es sich bei Sternhaufen
um eine Hdaufung von Sternen relativ zur Umgebung handelt.

Die Zahl der Sterne die bei Variation der Gesamtwahrscheinlichkeit P,,; als zugehdrig
gefunden werden steigt zunachst rasch an und miindet bei beiden Haufen fiir P,,; ~ 0.5
in einen Plateauartigen Bereich geringen weiteren Anstiegs. Erst fiir sehr kleine Grenz-
wahrscheinlichkeiten verstarkt sich dieser Anstieg wieder deutlich.

Der flache Verlauf der Kurven in Abb.6.2 und Abb.6.3 im Bereich P,,; = 0.5---0.1
erlaubt es, Haufensterne mit groBer Sicherheit mittels der gezeigten Methode zu bestim-
men. Welcher Schwellwert fiir P gewahlt wird muss im Einzelnen an die Verhéltnisse des
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Abbildung 6.3 Wie Abb. 6.2, jedoch fiir die Pleiaden.

Haufens, und die Qualitat der in das Verfahren eingehenden Daten angepasst werden.

Es ist zu betonen, dass dieses Verfahren lediglich geeignet ist Haufensterne zu selektie-
ren. Da es durch die verwendeten Kataloge starken Auswahlkriterien unterworfen ist, und
sich in Entfernungsbereichen bewegt in denen die Daten der HIPPARCOS Astrometrie
bereits erhebliche Ungenauigkeiten aufweisen ist es nicht zur Ableitung genauer mittlerer
Haufeneigenschaften wie Raumbewegung, Dichteverteilung oder Haufenabstand geeig-
net.

6.1.1.1 Melotte111

Fiir den Coma Sternhaufen zeigt Abb. 6.4 die Verteilung aller 10646 Sterne fiir die WEB
und HiPPARCOS Daten vorlagen und die sich in einer Entfernung d = 0---250 pc von
der Sonne befinden. Die Farbskala gibt an, wie wahrscheinlich eine Zugehdrigkeit zu
Melotte 111 aus rein dynamischer Sicht ist. Die GroBe der Punkte in Abb. 6.4 und allen
weiteren vergleichbaren Abbildungen dieses Kapitels korrespondiert mit dem Abstand der
Objekte von der Sonne. Nahe Objekte sind mit groBen Kreisen dargestellt, ferne werden
von kleinen Kreisen reprasentiert.

Die Konzentration der Sterne mit Coma Sternhaufen Dynamik zum Haufenzentrum
hin ist deutlich zu erkennen. Nur einzelne Sterne mit Py, > 0.5 sind in groBeren Ent-
fernungen vom Haufenzentrum zu finden.

Abbildung 6.5 zeigt die Verteilung der Sterne aus Abb. 6.4 am Himmel, jedoch diesmal
unter Beriicksichtigung dynamischer und lokaler Auswahlkriterien, beschrieben durch die
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Quasi-Wahrscheinlichkeit P;,;. Der Coma Sternhaufen ist nun eindeutig lokalisiert.

Mit Blick auf Abb. 6.2 wahlen wir die Grenzwahrscheinlichkeit zur Auswahl der Me-
lotte 111 Sterne so, dass fiir die Haufensterne gilt P,,; > 0.1. Abbildung. 6.6 zeigt die
raumliche Verteilung der so ausgewahlten 36 Haufensterne in den oben beschriebenen
Koordinaten X, Y und Z. Auf den Seitenflachen des Wiirfels in Abb. 6.6 sind die Pro-
jektionen der raumlichen Verteilung der Sterne auf die X — Y, X — Z und die Y — Z
Ebene dargestellt. Es fallt auf, dass der Haufen entlang einer Linie die in etwa mit der
Z-Achse zusammenfallt ausgedehnt erscheint. Dies ist darauf zuriickzufiihren, dass zwar
die o und § Koordinaten der Objekte am Himmel sehr genau bestimmt sind, die Entfer-
nungskoordinate die aus HIPPARCOS astrometrischen Daten errechnet wird jedoch fiir
Objekte dieser Entfernung bereits erhebliche Ungenauigkeiten aufweist. Entlang des Seh-
strahles erscheint der Haufen also durch diese Unzulanglichkeiten in der astrometrischen
Entfernungsbestimmung elongiert.

In der X — Y-Ebene, in der der Haufen durch diesen Effekt nicht wesentlich verzerrt
wird, sind in Abb. 6.7 neben der Projektion der ausgwahlten Sterne auf diese Ebene auch
die Projektionen der entsprechenden Geschwindigkeitsvektoren gezeigt. Die Sterne be-
wegen sich also in der Tat auf anndhernd parallelen Bahnen mit gleichen Raumgeschwin-
digkeiten. Abbildung. 6.8 zeigt die totale Raumgeschwindigkeit V;,;, = VU2 + V2 + W2
in Abhangigkeit vom Abstand der jeweiligen Objekte vom Haufenzentrum. Die abneh-
mende Streuung dieser Gesamtgeschwindigkeit mit dem Abstand vom Haufenzentrum
zeigt deutlich einen Effekt der gewahlten Selektionsmethode. Wahrend fiir Objekte na-
he des Haufenzentrums (groBes Pj,.) eine groBere Abweichung von den mittleren dy-
namischen Haufeneigenschaften erlaubt ist, miissen Sterne mit groBerem Abstand von
Zentrum (kleines P,.) in ihren dynamischen Eigenschaften der mittleren Haufendynamik
sehr viel besser folgen um noch als zugehorig betrachtet zu werden.

SchlieBlich zeigt Abb. 6.9 die Dichteverteilung der Sterne in Melotte 111 in Abhangig-
keit vom Abstand vom Haufenzentrum. Die Halfte der Sterne befindet sich bei Me-
lotte 111 innerhalb eines Radiuses von 5pc um das Haufenzentrum. Bei Abb.6.9 muss
beachtet werden, dass der Haufen aufgrund der genannten Unzuladnglichkeiten in der
Abstandsbestimmung und der damit verbundenen Elongation des Haufens entlang des
Sehstrahles nicht kugelsymmetrisch ist. Dies wird auch nochmals in Tabelle 6.1 deutlich,
die die mittleren Haufeneigenschaften der 36 ausgewahlten Sterne zusammen mit ihren
Standardabweichungen zeigt.

a J d[pc] U km/s] V [Km/s] W [Km/s]
12h25.5'+£12.3" +25.9°+1.8° 88.248.8 7.6+£1.5 -0.7£1.4 55+2.8

Tabelle 6.1 Mittlere Haufeneigenschaften fiir Melotte 111.

Die mittlere Entfernung unserer Sternauswahl ist mit den Literaturwerten in Tabel-
le 6.2 konsistent, tendiert aber zur Gruppe der ,,hohen Werte". Da wir mit den Parallaxen
des HipPARCOS Kataloges arbeiten und diese, wie Makarov (2003) zeigt, eventuell auf-
grund von Unzuldnglichkeiten in der Standard-Datenreduktion einer Korrektur bediirfen
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Autor d [pc]  Methode
Odenkirchen et al. (1998) 87.742.5 H
Pinsonneault et al. (1998) 80.9+1.5 P
Robichon et al. (1999) 87.0+1.6 H
Makarov (2003) 80.7£1.1 H*

Tabelle 6.2 Entfernungsbestimmungen fiir Melotte 111.

H: HipPARCOS Astrometrie; H*: Korrigierte HIPPARCOS Astrometrie; P: Photometrische Hauptrei-

henanpassung.

ist es nicht verwunderlich, dass der in dieser Arbeit gefundene mittlere Abstand von
Melotte 111 mit anderen Arbeiten, die ebenfalls unkorrigierte HIPPARCOS Daten ver-
wenden, libereinstimmt. In wieweit die vom Makarov (2003) eingefiihrte Korrektur durch
spektroskopische Parallaxen zu bestatigen ist wird in Kapitel 7.3 untersucht werden.
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Abbildung 6.4 Verteilung der Sterne mit WEB und HippPARCOS Katalogdaten am Himmel. Die
Farbskala gibt die Wahrscheinlichkeit einer Zugehorigkeit zu Melotte 111 bei rein dynamischer
Zugehorigkeitsbetrachtung (Pg,,) an. Nahe Sterne sind als grofie Kreise, ferne als kleine Kreise

dargestellt.
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Abbildung 6.5 Wie Abb. 6.4 jedoch mit der Gesamtwahrscheinlichkeit P;,; fiir dynamische und
lokale Zugehorigkeit zum Coma Sternhaufen.
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Abbildung 6.6 Riumliche Verteilung der ausgewéhlten Haufensterne fiir Melotte 111. Die Koor-
dinaten entsprechen: X in Richtung von U, Y in Richtung von V und Z in Richtung von W. Die
grauen Punkte entsprechen den Projektionen der rdumlichen Verteilung auf die X — Y, X — Z und
die Y — Z Ebenen.
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Abbildung 6.7 Projektion der ausgewiihlten Haufensterne von Melotte 111 und Threr Raumge-
schwindigkeitsvektoren auf die X — Y-Ebene
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Abbildung 6.8 V;,; = VU2 + V2 4+ W2 in Abhingigkeit vom Abstand vom Haufenzentrum fiir
den Coma Sternhaufen.
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Abbildung 6.9 Verteilung der Sterndichte in Abhéngigkeit vom Abstand vom Haufenzentrum fiir
Melotte 111. Die Dichte ist in konzentrischen Kugelschalen von 1 pc Schalendicke bestimmt.

6.1.1.2 Die Pleiaden

Analog zu den Darstellungen fiir den Coma Sternhaufen zeigen die Abb.6.10 und 6.11
die Verteilung der Pleiadensterne am Himmel einmal unter Darstellung rein dynamischer
Quasi-Wahrscheinlichkeiten und zum anderen mit der Darstellung der Quasi-Gesamt-
wahrscheinlichkeit von dynamischer und lokaler Objektauswahl.

Beim Vergleich von Abb.6.4 und Abb.6.10 fallt auf, dass weit mehr Objekte mit
Pleiadendynamik in groBeren Abstanden vom Haufenzentrum (links oben) vorkommen
als dies bei Melotte 111 der Fall ist. Erst die Einbeziehung des Abstandes vom Haufen-
zentrum in Abb. 6.11 fiihrt zu einer deutlichen Beschrankung auf den Sternhaufen als
auch geometrisch lokalisiertem Objekt. Unter Beachtung von Abb. 6.3 ist die Grenzwahr-
scheinlichkeit zur Auswahl der Pleiadensterne so festgelegt, dass gilt P;,; > 0.15.

Fiir die so ausgewahlten 36 Sterne der Pleiaden zeigt Abb.6.6 die raumliche Vertei-
lung. Der Sehstrahl entlang dem der Haufen durch die Ungenauigkeit der HIPPARCOS
Astrometrie ausgedehnt wirkt, liegt in etwa parallel zur X-Achse. Da die Pleiaden etwa
30% weiter entfernt sind als Melotte 111 vergroBert sich der Fehler bei der HIPPARCOS
Parallaxen auf typischerweise =~ 27% entgegen ~ 10% bei Melotte 111,

Fiir die von dieser Verzerrung nur unwesentlich betroffene Y —Z-Ebene zeigt Abb.6.13
die Projektion der Haufensterne und ihrer Raumgeschwindigkeit. Abbildung 6.14 zeigt
wieder die totale Raumgeschwindigkeit in Abhangigkeit vom Abstand des Sterns vom
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Haufenzentrum.

Beziiglich der in Abb. 6.15 gezeigten Dichteverteilung ist festzustellen, dass die schein-
bare Elongation des Haufens entlang des Sehstrahles, die bei den Pleiaden entfernungsbe-
dingt groBer ausfallt als bei Melotte 111, dazu fiihrt, dass der Haufen weniger konzentriert
zu sein scheint?. 19 der 36 ausgewihlten Sterne befinden sich innerhalb eines Radiusses
von 10 pc um das Haufenzentrum.

o 4] d [pc] U km/s] V [Km/s] W [Km/s|
3h46.2'£6.8" +23.3°+3.9° 114.7+13.5 5.443.5 -19.3£2.8 -4.1+£2.2

Tabelle 6.3 Mittlere Haufeneigenschaften fiir die Pleiaden.

Tabelle 6.3 zeigt fiir die ausgewahlten Pleiadensterne mittlere Eigenschaften und deren
Standardabweichungen. Im Vergleich mit Werten aus der Literatur in Tabelle6.2 zeigt
sich wiederum, dass unser Wert nahe dem Wert fiir die Arbeit von Robichon et al. (1999)
liegt, welche ebenfalls unkorrigierte HIPPARCOS Parallaxen verwendet.

Autor d [pc]  Methode
Pinsonneault et al. (1998) 131.843.2 P

Stello & Nissen (2001) 132.5+£1.9 P
Robichon et al. (1999) 118.24£3.2 H
Makarov (2002) 129.0+3.4 H*

Tabelle 6.4 Entfernungsbestimmungen fiir die Pleiaden.
H: HipPARCOS Astrometrie; H*: Korrigierte HIPPARCOS Astrometrie; P: Photometrische Hauptrei-
henanpassung.

2Abbildung 6.7 und Abb. 6.13 zeigen jedoch fiir Schnitte die von dieser Elongation weitgehend
unberiihrt sind, dass dies nicht der Fall ist.
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Abbildung 6.10 Wie Abb. 6.4 jedoch fiir die Pleiaden.
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Abbildung 6.11 Wie Abb. 6.5 jedoch fiir die Pleiaden.
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Abbildung 6.13 Wie Abb. 6.7 jedoch fiir die Projektion der ausgewéihlten Pleiadensterne auf die
Y — Z-Ebene.
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Abbildung 6.14 Wie Abb. 6.8 jedoch fiir die Pleiaden.
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6.1.2 Hauptreihe, Turnoff und Roter Riesenast

Nach der Auswahl von Objekten die nach dynamischen und lokalen Gesichtspunkten zu
den betrachteten offenen Sternhaufen gehdren, muss schlieBlich eine Auswahl derjeni-
gen Sterne getroffen werden, welche mittels hochauflosender Spektroskopie beobachtet
werden sollen.

Hierbei gilt es zum einen eine hinreichende Abdeckung der gesamten Hauptreihe, be-
sonders jedoch des Bereichs zwischen T,¢; ~ 6500 K und T¢.;s ~ 5300K, fiir den die
stellaren Parameter mit besonders guter Genauigkeit messbar sind, sicherzustellen. An-
dererseits sind spektroskopische Mehrfachsysteme, besonders schnell rotierende Sterne,
sowie bekannt pekulidre Objekte nach Moglichkeit von vornherein auszuschlieBen.

Um eine moglichst genaue Altersbestimmung zu erlauben wird schlieBlich besonderer
Wert darauf zu legen sein, dass im Bereich des Abknickens der Hauptreihe hin zum
roten Riesenast dem sogenannten Turnoff oder Knie und wenn moglich auch auf dem
weg zum Riesenast einige Sterne beobachtet werden, da diese beiden Bereiche eine gute
Altersauflosung gestatten.

6.1.2.1 Melotte111

Die Position der Melotte 111 Sterne im Farben-Helligkeits-Diagramm (FHD) ist in

Abb. 6.16 dargestellt. Es ist zu bemerken, dass solche photometrisch bestimmten Hauptrei-
hen im FHD eine natiirliche Aufweitung erfahren, die aus der Geometrie des Hau-

fens, und der Tatsache, dass Sterne im uns zugewandten Teil des Haufens heller, Sterne

derselben Farbe B — V' im vom Beobachter aus gesehen abgewandten Teil des Stern-

haufens dagegen dunkler erscheinen. Wie Abb. 6.7 und Abb. 6.9 zeigen, kann man eine

Streuung der Sterne in der Tiefe des Haufens von gréBenordnungsmaBig +5 pc anneh-

men. Allein dieser geometrische Effekt weitet die Hauptreihe im Fall des Coma Haufens

um ca 0.25 mag entlang der V-Koordinate auf.

Auf Basis von Abb. 6.16 sowie Literaturdaten wie der stellaren Rotation vsin(i), der
Rontgenhelligkeit und des Spektraltyps wurden schlieBlich 11 Sterne aus der eigenen
Haufenzugehorigkeitsanalyse zur Beobachtung ausgewahlt. Da das HIPPARCOS Projekt
zu leuchtschwachen Sternen hin nur bis zu einer Grenzhelligkeit von 10.5 mag vollstandig
ist und fiir Sterne mit V' < 9.5 mag nur noch relativ wenige Radialgeschwindigkeitsmes-
sungen vorliegen wurde die Hauptreihe zum kiihlen Ende hin mit zwei Sternen aus der
Literatur ,verlangert”. Zusatzlich wurde mit Tr 39, ein Stern an der Basis des roten Rie-
senastes fiir den der WEB-Katalog keine Radialgeschwindigkeitsmessung anfiihrt, in die
Gesamtheit der zu beobachtenden Objekte mit aufgenommen.

Tabelle B.1 im Anhang listet alle in Abb.6.16 dargestellten Objekte auf und nennt
neben den fiir die Auswahl wichtigen Parametern wie Rontgenleuchtkraft im Verhaltnis
zur visuellen Leuchtkraft, vsin(i) und Spektralklassifikation auch die Haufenzugehorig-
keitsergebnisse von Bounatiro (1993).
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Abbildung 6.16 Melotte 111: Beobachtete Sterne unserer eigenen Haufenzugehorigkeitsbestim-
mung (bunte, schwarz umrandete Symbole), Haufensterne aus der Literatur mit HIPPARCOS Entfer-
nungsbestimmung (volle, schwarze Symbole) und Haufensterne aus der Literatur ohne HIPPARCOS
Entfernungsbestimmung (schwarze Rauten).

6.1.2.2 Die Pleiaden

Abbildung 6.17 zeigt das Farben-Helligkeits-Diagramm der ausgewahlten Pleiadensterne.
Die natiirliche Aufweitung der Pleiaden-Hauptreihe ist mit ~ 0.3 mag geringfiigig groBer
als bei Melotte111. Zwar sind die Pleiaden weiter entfernt von der Sonne, was wegen
des logarithmischen Verlaufs des Entfernungsmoduls mit der Distanz eine kleinere Auf-
weitung nahe legen wiirde, jedoch zeigt Abb.6.13 dass auch die Abschatzung der Tiefe
des Haufens auf ca. 8 pc erhoht werden muss.

Die zu beobachtenden Pleiadensterne wurden nach denselben Kriterien, wie in 6.1.2.1
beschrieben ausgewahlt.

Aufgrund ihrer groBeren Entfernung miissen mehr relativ lichtschwache Sterne mit
V' > 9.5 mag fiir die keine WEB Katalog Eintrage gefunden werden, bzw. Sterne mit
V' > 10.5 mag fiir die keine HIPPARCOS Astrometrie vorliegt aus der Literatur erganzt
werden. Um mehr Objekte relativ geringer Rotation v sin(7) zur Beobachtung zu haben,
werden zusatzlich die Objekte Hip 18559 und Hip 17694 in die Liste der zu beobachten-
den Sterne aufgenommen. Als wahrscheinliches Mehrfachsystem wird Hip18201 bewusst
mit beobachtet um sicherzustellen, dass Mehrfachsterne mit unseren spektroskopischen
Mitteln entdeckt werden.

Alle in Abb. 6.17 abgebildeten Objekte sind auch in Tabelle C.1 im Anhang aufgefiihrt.
Zum Vergleich werden fiir die Pleiaden die Zugehorigkeitsuntersuchungen von Belikov
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et al. (1998) mit abgedruckt.
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Abbildung 6.17 Wie Abb.6.16 jedoch fiir die Pleiaden.

6.1.2.3 Die Bohm-Vitense Liicke

Sowohl Abb.6.16 als auch Abb.6.17 zeigen einen um B — V & (.3 zentrierten, und
mit A(B — V) ~ 0.1 breiten Bereich geringerer Sterndichte entlang der Hauptreihe.
Dieser zuerst von Mendoza V. (1956) in den Pleiaden erkannte und von Bohm-Vitense
& Canterna (1974) néher untersuchte und quantifizierte Effekt ist bis Heute weitgehend
unverstanden.

Rachford & Canterna (2000) weisen nach, dass der Effekt nicht mit der einsetzenden
Oberflachenkonvektion korreliert ist. Diese Autoren finden fiir die Bohm- Vitense Liicke
von Melotte 111 und der Pleiaden ein Zentrum von B — V' = 0.33 und eine Breite von
A(B = V) coma = 0.09 fiir Melotte 111 sowie A(B — V'), = 0.08 fiir die Pleiaden.

6.2 Beobachtungen und Reduktion der Daten

Alle Beobachtungen von Haufensternen wurden am 2.2m Teleskop des CENTRO ASTRO-
NOMICO H1sPANO ALEMAN (CAHA) auf dem Calar Alto in Siidspanien durchgefiihrt.

Der FOCES Spektrograph wurde dabei in zwei Konfigurationen, mit A/AX = 60000
und einem CCD mit 15 u BildelementgroBe und A/AX = 42000 mit einem CCD von
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24 1 BildelementgroBe betrieben.

Zwei planbare Randbedingungen legten die Grenze der Beobachtungen zwischen den
beiden Auflosungen fest. So sollten einerseits Spektren mit einem Signal zu Rauschen
Verhiltnis bei H, von S/N(H,) > 200 belichtet werden, andererseits sollte die Belich-
tungszeit eines Spektrums T.,, < 3600s sein. Letztere Anforderung resultiert aus der
Tatsache, dass mit der Belichtungszeit auch die Anzahl der Stérereignisse auf dem CCD-
Detektor, die aus der Umgebungsradioaktivitat und kosmischer Strahlung resultieren an-
steigen. Abbildung 6.19 zeigt zwei Aufnahmen metallarmer Sterne mit Belichtungszeiten
von 1800 (links) und 3600 (rechts) Sekunden. Die Zunahme der Defekte (weiBe Punkte)
ist vor allem im Zwischenordnungsbereich gut zu erkennen. Da die Zahl der Punktde-
fekte, der sogenannten Hot Pizels, ab einer Belichtungszeit von 3600s die Reduktion
merklich zu erschweren beginnt, wurde dies als Grenzbelichtungszeit gewahlt.

Weitere, nicht genau planbare Randbedingungen bei der Wahl der Auflosung, sind
Wetter- und Seeingbedingungen in der Beobachtungszeit. Da der Wechsel der Kamera
und die Rejustierung des Spektrographen nicht wahrend der nutzbaren Nachtzeit erfol-
gen kann musste fiir jeden Beobachtungsaufenthalt ein Kamerawechsel (nicht Sonn- und
Feiertags) im Voraus mit dem Calar Alto Personal geplant werden. Die jeweils aktuel-
len Wetter- und Seeingkonditionen mussten dann im Rahmen dieses festen Rahmens
bestmoglich genutzt werden.

In der Regel wurden dabei Sterne bis zu einer visuellen Grenzhelligkeit von 8.5 mag im
hochauflosenden Modus mit A/AX = 60000 und dunklere Objekte mit A/AX = 42000
beobachtet. Zur Konfiguration des FOCES Spektrographen fiir diese beiden Beobach-
tungsmodi siehe Pfeiffer et al. (1998).

Um auch fiir Sterne von so geringen Leuchtkraften, dass auch bei einstiindiger Be-
lichtung in der niedriger aufldsenden Konfiguration die Anforderung S/N(H,) > 200
nicht erfiillbar war, gute spektrale Daten zu erhalten, bzw. um auch bei helleren Ster-
nen die Qualitdt der Daten beziiglich des Rauschens zu verbessern, wurden wann immer
dies sinnvoll moglich war mehrere Spektren eines Objektes koadiert. Dieses Verfahren
wurden dabei nur auf Spektren aus einer zeitlich zusammenhangenden FOCES Beobach-
tung mit derselben, unverdnderten Konfiguration, wenn moglich sogar nur auf Spektren
aus ein und derselben Beobachtungsnacht angewandt. Es wurde anhand von Thorium
Argon Vergleichslichtaufnahmen iiberpriift, dass innerhalb dieser Zeit keine signifikante
Verschiebung des Spektrums auf dem CCD erfolgte.

Abbildung 6.18 Calar Alto Observatorium, das Geb#dude des 2.2 m Teleskopes ist rechts im Bild.



130 6. Auswahl der Haufensterne und Datenmaterial

= - - - A A
- — . ARSI e =
ST e o’

|

Abbildung 6.19 Unreduzierte CCD Bilder metallarmer Sterne: Links 30 min Belichtungszeit,
rechts 60. min Belichtungszeit.

Tabelle,6.5 und Tabelle,6.6 geben die beobachtungsrelevanten Daten der ausgewahl-
ten und belichteten Haufensterne wieder.

Die einzelnen Spektren werden schlieBlich auf dem Weg zum verwerteten Langspek-
trum einer Reihe von DatenreduktionsmaBnahmen unterzogen. Dies sind im Einzelnen:

Dunkelstrom und ,,Bias“ des CCD werden mittels Kalibrationsaufnahmen bei un-
belichtetem CCD, sogenannten Dark-Aufnahmen durch Subtraktion beriicksich-
tigt.

Streulicht und Himmelshintergrund. Konstruktionsbedingt wird bei FOCES , der
GroBteil des hauptsachlich an der Gitteroberfliche auftretenden Streulichts am
Zwischenspalt ausgeblendet. Verbleibendes Streulicht, sowie der Himmelshinter-
grund werden aus dem Zwischenordnungsbereich des Spektrums fiir die gesamte
CCD Flache ermittelt und subtrahiert.
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Objekt V' [mag] Datum T..,[s] A/AXN S/N(H,) S/N(Hz) S/N(H,)

Tr 146 5.29 23.12.04 600 65000 323 295 220
Tr 107 5.17 06.06.99 350 40000 371 250 180
Hip 65466  5.75 23.12.99 900 65000 349 278 184
Tr183 6.28 23.12.99 1200 65000 275 242 184
Tr 62 6.26 05.06.99 1800 40000 369 230 162

6.26 05.06.99 900 40000 264 166 119

6.26 05.06.99 900 40000 258 160 110
Tr 145 6.63 02.02.01 2000 65000 282 237 185
Tr 36 8.09 01.02.01 3600 65000 235 168 120
Tr118 8.34 03.06.99 3000 40000 327 180 103
Tr114 8.57 21.12.99 3000 40000 295 171 112
Tr 90 853 07.06.99 5400 40000 330 180 113

8.53 07.06.99 2700 40000 245 137 90

8.53 07.06.99 2700 40000 222 118 69
Tr 53 8.69 21.12.99 3000 40000 287 162 97
Tr 65 9.02 22.12.99 3600 40000 302 165 101
Tr 85 9.31 04.06.99 3000 40000 216 113 73
Tr12 9.54 06.06.99 3000 40000 194 100 o8
Bou47 4.93 02.02.01 500 65000 347 244 175
Tr A13 10.51 06.06.99 3600 40000 147 69 40
Tr 39 4.95 04.06.99 200 40000 448 204 118

Tabelle 6.5 Beobachtungsdaten der aufgenommenen Melotte 111 Sterne. Fett gedruckt sind
koaddierte Spektren, unter diesen sind die Daten der zur Koaddition verwendeten Einzelspektren
abgedruckt.

Pixel zu Pixel Variationen und Blaze-Funktion der Einzelordnung werden
durch die Division des Spektrums durch eine WeiBlicht-Kalibrationsaufnahme
beriicksichtigt.

Extraktion der Einzelordnungen erfolgt indem der Verlauf der Ordnung auf dem
zweidimensionalen CCD mittels kubischer Splines modelliert und anschlieBend quer
zur Ordnung iiber 7-11 Bildpunkte integriert wird. Hierbei findet der Algorithmus
der optimal extraction nach Horne (1986) und Mukai (1990) anwendung

Wellenlingenkalibration mittels Vergleichslichtspektrum. Mittels der
Aufnahme des Spektrums einer Thorium-Argon Gasentladungslampe wird anhand
von Linienmustern bekannter Wellenlange jedem Punkt des eindimensionalen Spek-
trums eine Wellenlange zugewiesen.

Rektifizierung (Normierung) der Einzelordnungen. Die Normalisierung der
Ordnungen erfolgt von Hand.?

3Zu den Vorteilen und Problemen dieser Methode siehe Korn (2002a).
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Zusammenfiigung der Einzelordnungen zum Langspektrum. Nach der nun
abgeschlossenen Reduktion der einzelnen Ordnungen wird das Spektrum auf ein
nach dem Nyquist-Shannon sampling Theorem hinreichend engen Gitter abge-
bildet und zum Langspektrum zusammengefiigt.

Radialgeschwindigkeitsverschiebung. Als letzter Schritt wird mittels Kreuzkorre-
lation mit einem synthetischen Spektrum die Radialgeschwindigkeit des Objektes
gemessen und das Wellenlangengitter entsprechend korrigiert.
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Objekt V' [mag] Datum T,,,[s] A/AX S/N(H,) S/N(Hz) S/N(H,)
Hip 17531 4.30 24.12.99 200 65000 336 305 220
Hip 17527 5.66 24.12.99 800 65000 395 240 255
Hip 17573 3.87 23.12.99 150 65000 382 330 250
Hip 17034 7.11 24.12.99 2000 65000 296 240 190
Hip 18559 7.21 03.02.01 3000 65000 257 235 199
Hip 18201 6.35 03.02.01 1600 65000 320 169 231
Hip 17694 8.17 23.12.99 3600 65000 256 190 133
Hip 17729 832 08.02.99 3000 40000 231 137 98
8.32 08.02.99 1500 40000 161 96 68

8.32 08.02.99 1500 40000 166 99 71

HD 23195 9.66 05.02.99 5400 40000 212 104 60
9.66 05.02.99 2700 40000 140 71 40

9.66 06.02.99 2700 40000 160 7 45

Hip 17316 9.85 22.12.99 7200 40000 287 154 89
9.85 22.12.99 3600 40000 206 114 67

9.85 22.12.99 3600 40000 201 104 60

Hip17044 10.40 08.02.99 6000 40000 152 72 38
10.40 08.02.99 3000 40000 110 o4 29

10.40 08.02.99 3000 40000 105 49 26

HD 282952 10.54 05.02.99 7200 40000 152 77 42
10.54 05.02.99 3600 40000 102 25 30

10.54 05.02.99 3600 40000 113 25 30

HIT1593 11.12 06.02.99 7200 40000 145 69 37
11.12 06.02.99 3600 40000 107 23 30

11.12 06.02.99 3600 40000 99 45 23

HII 2366 11.53 07.02.99 10800 40000 108 49 26
11.53 07.02.99 3600 40000 29 26 14

11.53 07.02.99 3600 40000 29 28 14

11.53 08.02.99 3600 40000 69 32 17

Tabelle 6.6 Wie Tabelle 6.5 jedoch fiir die beobachteten Pleiadensterne.
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6.3 Interstellare R6tung und Extinktion

Wahrend fiir Melotte 111 interstellare Rotung und Extinktion keine Rolle spielt (ver-
gleiche Barry & Cromwell (1974)), hat sie fiir die Pleiadensterne zum Teil erheblichen
Einfluss auf die Farbindizes B — V und U — B sowie auf die visuelle Helligkeit V.

Hansen-Ruiz & van Leeuwen (1997) zeigen den erheblichen Einfluss, den interstel-
lare R6tung und Extinktion auf die Definition der Hauptreihe der Pleiaden haben. Die-
ser Einfluss besteht auch fiir unsere Methode der Hauptreihenbestimmung. Obwohl wir
die Hauptreihe in der log(T%ss) — log(g)-Ebene definieren und mit Modellen der Ster-
nentwicklung vergleichen, finden iiber die Temperaturbestimmung heiBer Sterne (siehe
Abb7.1 in Kapitel 7) Farbindizes Eingang in diese Darstellung, die damit nicht un-
abhingig von photometrischen Beobachtungsdaten ist.

Dariiber hinaus haben Effektivtemperatur und visuelle Helligkeit 1 wesentlichen Anteil
an der Bestimmung spektroskopischer Parallaxen (siehe 7.3). Eine genaue Korrektur fir
die individuelle Ritung und Extinktion der beobachteten Sterne ist daher unbedingt
notwendig.

Um diese Korrektur der Farbindizes B—V und U — B die im Rahmen dieser Arbeit zur
Temperaturbestimmung Anwendung finden, sowie der visuellen Helligkeit V' im Johnson
System durchfiihren zu konnen, sind die Farbexzesse Ex_y in mindestens einem Farb-
index X — Y sowie Relationen zwischen den Farbindizes und zwischen Farbindex und
V' Magnitude notwendig. Solche Relationen zwischen den Farbexzessen und den Fliissen
in einzelnen Filtern sind bestimmbar, da, wie spektralphotometrische Messungen zeigen,
die Extinktion A, in guter Naherung proportional zu 1/ ist.

Nach van den Bergh (1967) verwenden wir fiir die Farbexzesse Ey_p und Ep_y die
Relation:

Eu_p = (0.72£0.04) - Ep_y (6.6)
Autor R
Mendoza V. (1979) 3.1
Guthrie & Nandy (1966) 3.1
Turner (1976) 3.1

Guthrie & Nandy (1966) 3.3
Crawford & Perry (1976) 3.4

Mendoza (1965) 3.6
Mendoza V. (1979) 4.1
Serkowski (1968) 4.1
Mendoza (1965) 4.2
Guthrie (1987) 3.2

Tabelle 6.7 Verschiedene Literaturwerte fiir R = Ay /Ep_y.

Die vor allem fiir die Bestimmung spektroskopischer Parallaxen wichtige Extinktion



6.3. Interstellare R6tung und Extinktion 135

der visuellen Helligkeit Ay ist nach Guthrie (1987) mit Eg_y verkniipft gemaB:
Ay = (32£0.1)- Ep_y (6.7)

Guthrie (1987) misst dabei das Verhiltnis R = Ay /Ep_y speziell fiir die Pleiaden.
Dass dieses Verhaltnis sich nicht in trivialer Weise aus den Beobachtungen erschlieBt
verdeutlicht Tabelle6.7. Diese listet eine Reihe von Bestimmungen von R, die alle fiir
die Pleiaden durchgefiihrt wurden, auf.

Zur Bestimmung der beiden fiir uns wichtigen Farbexzesse Ey_p und Ep_y sowie
der Extinktion Ay bedarf es nun noch der Messung mindestens eines der drei genann-
ten Werte. Aus der umfangreichen Auswahl von Pleiadensternen fiir die Breger (1984)
und Breger (1986) Polarisation und Rétung messen sind nur die fiinf Sterne Hip 17527,
Hip 17531, Hip 17573, HD23195 und HII 1593 auch in unserer Auswahl enthalten. Fiir
einen weiteren Stern, Hip 17694 findet sich eine Ez_y Messung bei Cernis (1987).
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Abbildung 6.20 Rétungsmessung nach Breger (1986) fiir die Pleiaden.

Die Grofle der Symbole korrespondiert zur visuellen Helligkeit des Objektes.Das hellgrau hinter-
legte Viereck entspricht dem umd45° im Uhrzeigersinn gedrehten Bildausschnitt von Abb.6.21.
Dunkelgrau ist der Bereich unterlegt innerhalb dem Roétung beriicksichtigt wird.
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Abbildung 6.20 zeigt alle Sterne der Arbeit vonBreger (1986). Die Farbkodierung be-
ginnt bei Blau, fiir nicht gerdtete Objekte und endet bei Rot fiir Objekte mit Eg_y >
0.1 mag. Die GroBe der Punkte korrespondiert mit der V' Magnitude der Objekte. Die von
uns bearbeiteten Pleiadensterne sind als offene, schwarze Kreise dargestellt und zur Iden-
tifikation beschriftet. In Abb. 6.20 fallt ein Gebiet nordlich von Hip 17573 auf, das einen
besonders groBen Farbexzess Eg 1 aufweist. Dieses Gebiet fallt mit der CO Wolke zu-
sammen die in Abdruck von Fig. 1 aus der Arbeit von Gordon & Arny (1984) in Abb. 6.21
gezeigt wird. Der viereckige, hellgrau hinterlegte Bereich in Abb.6.20 entspricht dabei
dem um 45° im Uhrzeigersinn gedrehten Bildausschnitt von Abb. 6.21.
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Abbildung 6.21 Abdruck von Fig.1 aus Gordon & Arny (1984). Eine schematische Darstellung
der mit Gas verbundenen Merkmale der Pleiaden.

Die Mit ,,HI “ und ,CO “ gekennzeichneten Wolken in Abb.6.21 umfassen zusam-
men ein Gebiet von < 2° Radius um das Pleiadenzentrum. Wir wahlen daher diesen
Radius von 2° und beriicksichtigen auBerhalb dieses Radius keine interstellare Rotung
und Extinktion. Innerhalb dieses Radius, in dem in Abb. 6.20 grau hinterlegten kreisrun-
den Gebiet, beriicksichtigen wir die R6tung einzelner Sterne nach Breger (1986), Breger
(1984) und Cernis (1987). Fiir Sterne die innerhalb dieses Radius liegen und fiir die kei-
ne individuellen Messungen von Ep_y vorliegen, nehmen wir nach Breger (1986) einen
mittleren Farbexzess von Ep_y = 0.044 + 0.003 mag an.
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Tabelle 6.8 gibt fiir die hier bearbeiteten Pleiadensterne die verwendeten Farbexzesse
Ep_v, Ey_p und die Extinktion Ay an. Eyy_p und Ay sind dabei nach Gleichung6.6
und Gleichung 6.7 aus E'p_y abgeleitete GroBen.Hervorgehoben gedruckte Ep_y sind
individuell fiir den Stern gemessen, normal gedruckte entsprechen der oben getroffenen
Annahme.

Name EB,V EUfB EAV
Hip 17531 0.031 0.022 0.099
Hip 17527 0.034 0.024 0.109
Hip17573 0.052 0.037 0.166
Hip 17034 0.000 0.000 0.000
Hip 18559  0.000 0.000 0.000
Hip 18201  0.000 0.000 0.000
Hip 17694 0.044 0.032 0.141
Hip17729 0.044 0.032 0.141
HD 23195 0.066 0.048 0.211
Hip17316  0.000 0.000 0.000
Hip 17044  0.000 0.000 0.000
HD 282952 0.044 0.032 0.141
HIT1593  0.05 0.04 0.16

HII2366 0.044 0.032 0.141

Tabelle 6.8 Verschiedene Literaturwerte fiir R = Ay /Ep_y.

AbschlieBend bleibt zu bemerken, dass eine Beriicksichtigung der interstellaren Rotung
und Extinktion fiir die Pleiaden unumganglich ist wenn, wie in dieser Arbeit fiir hei-
Be Sterne, photometrische Methoden der Temperaturbestimmung und spektroskopische
Entfernungsbestimmung zur Anwendung kommen soll. Da in der Literatur nicht fiir alle
bearbeiteten Objekte Farbexzesse zu finden sind werden fiir die verbleibenden Sterne
mittlere Rétungswerte verwendet, bzw. auBerhalb eines Radius von 2° gemessen vom
Haufenzentrum Roétung und Extinktion vernachlassigt. Abbildung 6.20 zeigt, dass dies
eine unbefriedigende Losung ist. Zum einen weist der Farbexzess Ep_y innerhalb des
Haufens eine erhebliche Schwankung um den Mittelwert von Eg_y = 0.044 auf, zum an-
deren sind auch auBerhalb des Haufenkernes wie der Stern ganz im Norden von Abb. 6.20
zeigt, erheblich von Null verschiedene Farbexzesse zu finden. Fiir die Bestimmung der
Temperatur mittels Farbindex bedeutet dies eine erhebliche VergroBerung des Fehlers in
Te¢ und log(g). Wir nehmen fiir Sterne, fiir die eine individuelle Messung des Farbexzess
Ep_y vorliegt, eine zusatzliche Unsicherheit von +0.01mag in B —V und U — B an,
fiir Sterne fiir die wir die mittlere Haufenrétung annehmen schatzen wir den zusatzlichen
Fehler in den Farben auf £0.04 mag bzw. £0.03mag in B — V bzw. U — B ab. Fiir
Sterne im Randbereich der Pleiaden, fiir die wir Eg_y = 0.000 annehmen wird der Feh-
ler auf A(Ep_y) = +0.04 mag abgeschatzt, da nur eine Abweichung hin zu positiven
Farbexzessen > 0 moglich ist.

Dies muss bei der Bewertung von Effektivtemperaturen (und damit von Positionen in
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der log(T.ss) —log(g) Ebene) und spektroskopischen Parallaxen, bei denen Farbindizes
und V' Magnituden eine Rolle spielen bedacht und kritisch mit einbezogen werden.*

4Grundsitzlich ersffnen OS Atmosphirenmodelle einen konsistenten Ansatz zur Bestimmung
von Farbexzessen. Werden hinreichend viele Elemente, bei heiflen Sternen auch und vor allem die
Elemente C, N und O in den Samplingprozess einbezogen, so sollte es moglich sein, iterativ den
Farbexzess in die Liste der zu bestimmenden Parameter zu integrieren, da dann stellare Farben mit
grofler Genauigkeit modelliert werden kénnen und der Zusammenhang zwischen den verschiedenen
Farbexzessen a-priori als bekannt angenommen werden kann.
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der Haufen

Nachdem mit MAFAGS-OS die Voraussetzungen fiir die Synthese von Spektrallinien iiber
einen weiten Parameterbereich gelegt sind und im Kapitel 3 die grundlegenden Methoden
zur Bestimmung stellarer Parameter dargelegt wurden, kann nunmehr, nachdem wir im
vorangehenden Kapitel die Objekte unseres Interesses ausgewahlt haben, die eigentliche
Parameterbestimmung fiir die Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden vorgenommen
werden.

Wie in den Kapiteln 3.1 und 3.2 gezeigt, gibt es bedauerlicherweise keine jeweils ein-
zelne Methode, die es erlauben wiirde Effektivtemperatur und Gravitationsbeschleuni-
gung lber den gesamten uns interessierenden Temperaturbereich, von T,;; ~ 5000 K
bis T, ¢ ~ 14000 K zu messen.

Fiir die Effektivtemperatur wird dies vor allem aus Abb. 3.22 und Abb. 3.25 ersicht-
lich. Fiir die drei Methoden B — V' Farbindex, U — B Farbindex und Balmerlinien wird
die Anwendbarkeit iiber den ganzen Bereich der fiir diese Arbeit relevanten Effektivtem-
peraturen in Abb.7.1 zusammengefasst. So wird die Balmerlinienmethode oberhalb von
Te.rs = 7500 K durch den wachsenden Einfluss von log(g) auf das Linienprofil einerseits
und durch die abnehmende Abhangigkeit des Profils von der Temperatur andererseits
unbrauchbar. Der B — V' Farbindex verlauft oberhalb von T¢;; ~ 9700 K so flach, dass
eine Bestimmung der Effektivtemperatur mit seiner Hilfe auch nicht mehr moglich ist.
Unterhalb von T¢;; = 9700 K verliert dagegen der U — B Farbindex durch die dort begin-
nende nicht Eindeutigkeit bei gleichzeitigem sehr flachen Verlauf seine Anwendbarkeit.

U—B Index

B-V Index

Balmer—Linien

12000 10000 8000 6000
Tar [K]

Abbildung 7.1 Anwendbarkeit der Methoden zur Temperaturbestimmung: U — B Farbindex,
B — V Farbindex und Balmerlinienmethode.
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Abbildung 7.2 Vergleich der Temperatur aus dem B—V Farbindex mit den Temperaturen aus der
Balmerlinienmethode (Rauten) und mittel U — B Farbindex bestimmten Temperaturen (Dreiecke)
fiir Melotte 111 (schwarz) und die Pleiaden (grau).

b) Differenz der Temperaturbestimmung mittels U — B Index einerseits und Balmerlinienmethode
andererseits zur Temperaturbestimmung mittels B — V' Index.

Es bleibt daher nur, die genannten Methoden abschnittsweise entlang der Tempera-
turskala anzuwenden. Das Ergebnis der Anwendung der Methoden wie sie in Kapitel 3.1
beschrieben sind zeigt Abb.7.2. Als Ordinate dient dabei die Temperaturbestimmung
aus dem B — V Farbindex. Zwar ist diese wie oben beschrieben fiir heiBe Objekte auf-
grund des flachen Verlaufs der B — V-T¢;; Kurve wenig sinnvoll, um eine gemeinsame
GroBe zum Vergleich zu haben, wird dies jedoch fiir die Darstellung in Abb. 7.2 in Kauf
genommen. Die Fehlerbalken in Abb.7.2b) setzen sich quadratisch aus den Fehlern der
beiden jeweils verglichenen Methoden zusammen. Schwarze Symbole stehen fiir Sterne
des Haufens Melotte 111, graue Symbole fiir Pleiadensterne. Erkannte Doppelsysteme
wurden nicht mit eingezeichnet. Fiir kiihle Sterne, mit 7.y < 6000K fallt die sehr gu-
te Ubereinstimmung von Balmerlinienmethode und B — V Farbindex auf. Zu hoheren
Temperaturen, bis hin zu etwa 6800 K ist eine steigende Abweichung zwischen Balmerli-
nientemperatur und B — V' Temperatur zu beobachten. Fiir die beiden heiBesten Sterne
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fiir die eine Balmerlinientemperatur bestimmt werden konnte, und die beide um 7700 K
liegen, ist diese Diskrepanz nicht mehr wahrnehmbar.

Die Effektivtemperaturen aus dem U — B Farbindex liegen iiber den gesamten Bereich
und fiir fast alle Sterne iiber den B — V' Temperaturen. Fiir Sterne kiihler als T,¢; ~
9500 K liegt die mittlere Differenz bei etwa 200 K. Fiir die heiBen im Rahmen dieser
Arbeit behandelten Objekte sind die Abweichungen bis auf ein Objekt, das zugleich mit
tiber 200km /s den am schnellsten rotierenden Stern dieser Arbeit darstellt im Rahmen der
wegen der Ungenauigkeiten in der B —V Temperatur enormen Fehlergrenzen konsistent.
Da die Abweichungen der Temperaturen die mittels der beiden Farbindizes B — V' und
U — B bestimmt sind fiir Sterne mit T..;y < 10000 K kleiner als 250 K liegen gibt es keinen
Grund den B — V' Temperaturen fiir die heiBeren Objekte zu misstrauen. Da es sich um
einen aus dem Vergleich mit theoretischen Atmospharenmodellen gewonnenen Parameter
handelt, muss er, wie im {ibrigen auch die Gravitationsbeschleunigung kritisch betrachtet
und anhand der anderen Parameter und abgeleiteter GroBen, wie Elementhaufigkeiten,
Alter und Entfernung, auf Plausibilitat tiberpriift werden.

Balmer—Linien

Balmer—Lininen
Konsistenz

Mg Ib Triplet

12000 10000 8000 6000
Ter [K]

Abbildung 7.3 Anwendbarkeit der Methoden zur log(g) Bestimmung: Balmerlinien, Konsistenz-
betrachtung iiber alle verfiigbaren Balmerlinienprofile und Mglb Linien.

Zur Bestimmung er Gravitaionsbeschleunigung entlang der Temperaturskala kommen
die in Abb.7.3 gezeigten Methoden zur Anwendung. Je nach Rotationsgeschwindigkeit
des Sternes und Qualitdt des Spektrums kénnen bis zu T.;r ~ 7500K die starken
Linien des Mglb Triplets verwendet werden (siehe auch Abb. 3.23). Fiir den Bereich der
heiBen Sterne mit Effektivtemperaturen von mehr als 8000 K finden die Balmerlinien
als primarer log(g) Indikator anwendung (siehe auch Abb.3.25). Im Ubergangsbereich
der beiden sich nicht iiberlappenden Methoden von T, ~ 7000 — 8500 K, in dem die
Balmerlinien sowohl eine noch nennenswerte Temperaturabhangigkeit als auch eine stark
von der Linie (H, gering, H., stark) abhangige log(g) Abhangigkeit besitzen kann werden
Temperatur und Gravitationsbeschleunigung so festgelegt, dass die Balmerlinien H,,, Hg
und H,, sowie die Farbtemperatur aus dem B — V' Index ein moglichst konsistentes
Gesamtbild ergeben. Was die Zahl der Iterationen bis zur Festlegung der Parameter fiir
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ein Objekt angeht, ist es dieser Bereich der die mit Abstand meisten Schritte erfordert.

Metallizitdt und Mikroturbulenz werden aus Fell Linien verschiedener Starke be-
stimmt. Fell, das in fast allen Objekten das Majoritatsion des Eisen darstellt, ist in
fast allen Objekten mit hinreichend vielen Linien messbar. Einzig fiir die kiihlsten Ster-
ne mit 7,7y < 5250 K besitzen Fell Linien keine hinreichend ausgeprage Abhangigkeit
mehr von der Eisenhdufigkeit in der Atmosphare, so dass fiir diese Objekte Fel Linien
zur Bestimmung von Metallizitat und Mikroturbulenzgeschwindigkeit verwendet wurden.

7.1 Die Hauptreihen von Melotte 111 und der Pleiaden.

Die grundlegenden stellaren Parameter Effektivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung,
Metallizitat, Mikroturbulenz und projizierte Rotation der beobachteten Sterne sind in
den Tabellen 7.1 und 7.2 fiir Melotte 111 und die Pleiaden abgedruckt. Zusatzlich sind in
den beiden Tabellen Mehrfachsterne in der letzten Spalte mit dem Buchstaben , b, Me-
tallliniensterne mit ,,m" Blue Struggler mit ,,s" und Ap Sterne mit ,,p"“ gekennzeichnet.
Auf die jeweilig besonderen Eigenschaften der genannten Objekttypen wird im Verlauf
dieses Kapitels noch gesondert eingegangen werden.

Name Ter¢K] log(g) [M/H] Elkm/s] wsin(i) [km/s] K.
Tr 146 10900 £350 4.10+0.12 1.23+£0.15 3.104+0.3 19.0%+1 Sp
Hip 65466 8530+125 3.90+£0.10 -0.03£0.05 3.80+0.3 57.5+3

Tr 183 8325+125 3.87+0.10 0.16+£0.05 3.20£0.3 98+1 m
Tr 145 7720+ 125 3.844+0.10 0.334+0.05 3.15£0.3 20.2+1 bm
Tr 36 660075 4.294+0.07 0.02+£0.05 1.754+0.2 36.0+2

Tr118 6460 £60 4.304+0.06 0.04+0.03 1.72+0.2 16.2+1

Tr114 6370+50 4.34+£0.06 -0.03£0.03 1.59£0.2 15.0£1

Tr90 6360 +50 4.20£0.06 -0.07£0.03 1.70£0.2 154+£1 b
Tr53 6170+50 4.39+£0.05 -0.06£0.03 1.45+£0.2 55+1

Tr65 2980 +£50 4.444+0.05 -0.03+£0.03 143+£0.2 85+1

Tr85 5890 +£50 4.454+0.05 0.00£0.03 1.40+£0.2 45+1

Tr12 5790 +£75 4.49+0.07 -0.03£0.03 1.47£0.2 45+1

Bou 47 567075 3.024+0.12 -0.04+0.05 1.80£0.2 64.0£3

TrA13 5360+100 4.53+0.10 -0.02+£0.05 1.25£0.2 28+1

Tr 39 4930 £100 2.76+0.12 -0.07£0.05 1.37+0.2 1.5%£1

Tabelle 7.1 Spektroskopische (und Photometrische) Parameterbestimmungen fiir die beobachte-
ten Sterne des offenen Haufens Melotte 111.

Name, Effektivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung, Metallizitdt, Mikroturbulenzgeschwindig-
keit, projizierte Rotationsgeschwindigkeit und Kommentare (b Doppelstern, m Metallliniensterne,
s Blue Struggler, p Ap-Stern).

In die Abschatzung der Fehlergrenzen von T.;; und log(g) gingen neben der Qualitat
der Spektren und der Aufweitung der verwendeten Linien durch Rotation vor allem die
der jeweiligen Methode zu Grunde liegenden Parameter ein. Dies bedeutet im Einzelnen:
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Name Ter¢K] log(g) [M/H] Elkm/s] wsin(i) [km/s] K.
Hip17531 13455+350 3.68+£0.12 0.09£0.05 1.00+0.3 118.0+4

Hip 17527 125504350 3.98+0.12 0.05£0.10 3.70+0.3 217.0+£5

Hip 17573 125404350 3.26+0.12 0.24+£0.10 1.30+0.3 31.5+£2 b
Hip 18559 9625:|:41128 4.22:&8:%3 0.134+£0.08 2.00£0.3 67.0+3 m
Hip18201 9500470 3704014 0474008 243+£03 20+1  bm
Hip17034 9260470 413401  0.04+£0.08 2.74+£0.3 115044

Hip 17694 7750+£125 3.95+0.10 0.11£0.08 3.40+0.3 25.0£2 b
Hip 17729 7700+£125 4.30£0.10 0.11+£0.08 5.214+0.3 94.0+£3

HD 23195 645075 4.274+0.07 0.04£0.05 1.69+0.2 13.5%1
Hip17316  6090+60 4.38+0.06 0.05£0.03 1.674+0.2 182+1

Hip 17044 5930+£60 4.45+0.06 0.06£0.04 1.634+0.2 11.3+£1

HD 282952 5790+75 4.47+0.08 0.02£0.05 1.464+0.2 105+1

HIT1593 550075 4.504£0.08 0.03+£0.05 1.1940.2 1.0£1

HIT 2366 5190 £100 4.544+0.10 0.04+£0.06 1.204+0.2 3.0+1

Tabelle 7.2 Wie Tabelle 7.1 jedoch fiir die Pleiaden.

Name, Effektivtemperatur, Gravitationsbeschleunigung, Metallizitdt, Mikroturbulenzgeschwindig-
keit, projizierte Rotationsgeschwindigkeit und Kommentare (b Doppelstern, m Metallliniensterne,
s Blue Struggler, p Ap-Stern). Die unsymmetrischen Fehlergrenzen fiir Tcfy und log(g) bei eini-
gen Sternen erkldren sich aus den unsymmetrischen Fehlern des Farbexzesses fiir Sterne bei denen
Ep_y = 0.000 angenommen wurde.

Ateff .

Heifle Sterne: Hangt im wesentlichen von der Qualitat der Farbindizes und ihrer
Steilheit im fiir die jeweilige Temperatur ab (sieche Abb. 3.22).Fiir die heiBen
Sterne der Pleiaden muss zusatzlich die in Kapitel 6.20 aufgezeigte Unsicher-
heit beziiglich der interstllaren Rotung mit einbezogen werden.

Kiihle Sterne: Hangt von der Qualitdt der Spektren der Balmerlinien sowie von
der Giite der Metallizitatsbestimmung ab.

Alog(g) :

Heifle Sterne: Hangt wesentlich von der Qualitdt der Temperaturbestimmung
ab. Der Zusammenhang zwischen den Fehlern von Temperatur- und Gravi-
tationsbeschleunigung ist in Abb. 3.25 ersichtlich.

Kiihle Sterne: Hangt von der Temperaturbestimmung und der Qualitat der Be-
stimmung der Magnesiumhaufigkeit, damit also auch der Qualitat der Spek-
tren an den Magnesiumlinien, ab. GroBe Rotationsgeschwindigkeiten erschwe-
ren die Bestimmung der Magnesiumhaufigkeit ganz erheblich.

Die projizierte Rotationsgeschwindigkeit ist fiir geringes v sin(i) mit besserer absolu-
ter Genauigkeit bestimmbar als fiir groBes vsin(i). Da annéhernd alle Linien ab etwa
20 ---40mA Aquivalentbreite zur Bestimmung der Rotation verwendet werden kdnnen
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ist die Genauigkeit dieses Wertes im Allgemeinen sehr gut. Die Werte in den Tabel-
len7.1 und 7.2 geben groBziigig geschatzte Obergrenzen fiir die Genauigkeit an. Die
Rotationsgeschwindigkeit erweist sich bei allen untersuchten Objekten als so gut be-
kannt, dass sie auf die weiteren Sternparameter was ihre Unsicherheit angeht keinen
storenden Einfluss ausiibt. Dies gilt selbstverstandlich nicht fiir die absoluten Werte von
vsin(i). GroBe projizierte Rotationsgeschwindigkeiten erschweren die Bestimmung der
stellaren Parameter erheblich, da sie durch die enorme Linienverbreiterung das Kontinu-
um ,,verwischen“und zum Beispiel den Profilverlauf der Balmerlinien schwer verfolgbar
machen. So zeigt Abb7.4 das Spektrum der solaren Hg Linie aus dem Kitt Peak Solar
Flux Atlas von Kurucz et al. (1984) einmal unverandert und einmal mit einem kiinstlich
erzeugten vsin(i) = 50 km/s.

D) .

0.95m

0.90

0.85

Relative flux

0.80

0.75

0.70

4820 4840 4860 4880 4900
Wavelength [A]

Abbildung 7.4 Kitt Peak Spektrum der Sonne mit (grau). In schwarz ist dasselbe Spektrum
gezeigt wie es sich bei einer Rotationsgeschwindigkeit von vsin(i) = 50 km/s darstellen wiirde.

Die Sterne aus den Tabellen7.1 und 7.2 sind schlieBlich in Abb.7.5 im log(Tes) —
log(g)-Diagramm gezeigt. Objekte aus dem offenen Haufen Melotte 111 sind schwarz
dargestellt, Pleiadensterne grau. Erkannte Mehrfachsterne sind als Rauten, ein Blue
Struggler in Melotte 111 ist als Dreieck und , normale” Sterne sind als Quadrate ge-
zeichnet. Im Hintergrund sind - abwechselnd grau und weiB hinterlegt - die Bereiche der
Spektralklassen B, A, F, G und K markiert®.

Schon in dieser ersten einen Uberblick iiber den Entwicklungszustand des Haufens ge-
benden Darstellung wird offenkundig wie wohldefiniert das kiihle Ende der Hauptreihe ist.

!Die Bezeichnung gilt fiir die Leuchtkraftklasse der Zwergsterne.
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Desweiteren zeigt sich, dass das Knie, also derjenige Bereich an dem die massereicheren,
sich rascher entwickelnden Sterne von der Hauptreihe in Richtung Riesenast abbiegen,
fir Melotte 111 im Bereich der mittleren A-Sterne liegt, wahrend fiir die offenkundig
jlingeren Pleiaden dieses Merkmal erst im Bereich der B-Sterne liegt. Drei Objekte im
Bereich der A-Sterne und eines im Bereich der F-Sterne, die schon auf den ersten Blick
nicht in das aus Hauptreihe, Knie und Riesenast gebildete Bild der Haufen passen, wer-
den als Mehrfachsterne erkannt. Mit dem als Dreieck gezeichneten Blue Struggler aus
Melotte 111, der weit auf der heien blauen Seite des Knies, also in Bereichen in denen
die Sterne langst wegentwickelt sein sollten, zuriick bleibt, wurde auch dieser Typ des
von der Einzelsternentwicklung abweichenden Objekts sicher erkannt.

2.5

Melotte 111

I Pleiaden + 1
3.0k + .

S 350 B

log(

4.0:— + + —

4.5

Abbildung 7.5 log(T.fs) — log(g)-Diagramm fiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). ,Normale“ Sterne sind als Quadrate, Mehrfachsterne
als Rauten dargestellt. Ein Blue Struggler in Melotte 111 ist als Dreieck abgebildet. Schattiert sind
die Bereiche der jeweils bezeichneten Spektralklassen (fiir Zwergsterne) mit dargestellt.

Nach Spektraltypen, also dhnlichen Temperaturen und daher dank dhnlicher thermi-
scher Energien vergleichbaren Atmosphareneigenschaften gegliedert, werden im Folgen-
den die Objekte der beiden Sternhaufen im einzelnen nadher besprochen.

7.1.1 K und G Sterne

Abbildung 7.6 zeigt die Sterne der Spektraltypen G und K. Mit Effektivtemperaturen von
5220 K (HI12366) bis 5980 K (Tr65) auf der Hauptreihe und bis 4930 K (Tr39) am unte-
ren Ende des roten Riesenasts und Gravitationsbeschleunigungen log(g) > 2.7 kommt
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25 — T T T 7

= Melotte 111 Tr39
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Abbildung 7.6 log(7T.rs) — log(g)-Diagramm fiir Sterne der Spektraltypen K und G.

bei allen Sternen dieses Bereiches die Balmerlinienmethode zur Temperaturbestimmung
sowie die Methode starker Linien zur Messung von log(g) zur Anwendung.

7.1.1.1 Zwerge

Zu den Zwergsternen am kiihlen Ende der Hauptreihe ist anzumerken, dass aufgrund der
geringen Leuchtkraft, vor allem der weiter entfernten Pleiadensterne vielfach bis zu drei
Einzelspektren zum eigentlich dann ausgewerteten Spektrum koadiert werden mussten,
um zumindest im Bereich um H, S/N > 100 zu erreichen (siehe auch Tabelle 6.5 und
Tabelle 6.6). So bedingt auch die relativ geringe Qualitdt der Spektren eine relativ groBe
Fehlergrenze in der Bestimmung von 7T.¢; und log(g)

Fiir die beiden kiihlsten Hauptreihensterne TrA13 und HII 2366 zeigt sich, dass die
Abhangigkeit der Fell Linien von der Eisenhadufigkeit so gering ist, dass die Metallizitat
[M/H] aus den in diesen Objekten gut messbaren Linien von Fel abgeleitet werden muss.

Fiir die warmeren Hauptreihensterne vom Spektraltyp G, die zugleich die Objek-
te darstellen die im Parameterraum am néachsten an der Sonne (log(7.sf)e = 3.76,
log(g)es = 4.44) liegen und daher unseres differentiell zur Sonne angelegten Ansatzes
nach die groBte Genauigkeit in der Analyse erwarten lassen, sind dann auch die Feh-
lerbalken im log(7. ) — log(g)-Diagramm entsprechend kleiner. Aufgrund der geringen
Leuchtkraft der Objekte mit V' > 10.4 mag fiir die Pleiaden und V' > 9.02 mag fiir
Melotte 111 sind alle Hauptreihensterne der Spektraltypen G und K im auflésungsmassig
kleineren der beiden fiir FOCES zur Verfiigung stehenden Modi mit A/AX = 40000
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beobachtet.

Mit vsin(i) < 12km/s stellt die Rotation fiir keines der beobachten Hauptreihenob-
jekte dieser Spektraltypen ein Problem dar.

7.1.1.2 Riesen

In Bezug auf Auflésung und Signal zu Rauschen Verhaltnis konnten von den beiden
von der Hauptreihe weg entwickelten Objekte in Melotte 111 Bou47 und Tr39 sehr viel
bessere Spektren erhalten werden.

Aufgrund von Einschrankungen in der nutzbaren Beobachtungszeit liegt allerdings
auch von Tr39 nur ein — allerdings qualitativ sehr hochwertiges — Spektrum mit A/AX =
40000 vor. Die Metallizitat dieses kiihlsten analysierten Sternes mit 7Tt ;y = 4930 K wurde
aus Fel Linien bestimmt.

Aufgrund der mit vsin(i) = 64km/s relativ hohen Rotationsgeschwindigkeit von
Bou47 ist die Bestimmung der Magnesiumhaufigkeit und damit des log(g) erschwert,
was den relativ groBen Fehlerbalken in Richtung dieses Parameters erklart.

7.1.2 F Sterne
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Abbildung 7.7 log(T.ss) — log(g)-Diagramm fiir Sterne des Spektraltyps F.
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Die Hauptreihensterne vom Spektraltyp F, der Effektivtemperaturen im Bereich
6050 K bis 7350 K umfasst, sind in Abb.7.7 in ihrer Position im log(T.ss) — log(g)-
Diagramm abgebildet. Bei allen F-Sternen kommt zur Bestimmung von T, die Balmer-
linienmethode und zur Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung die Methode starker
Linien zur Anwendung.

Aufgrund der mit 36.0km/s vergleichsweise schnellen Rotation von Tr36 kann fir
diesen Stern die MGI Linie bei A = 5711 A nicht verwendet werden, die beiden Linien
5528 A und 4703 A erlauben aber eine Bestimmung der Mgl Haufigkeit, so dass die Gra-
vitationsbeschleunigung auch fiir diesen Stern mit befriedigender Genauigkeit gemessen
werden kann.

Tr90 erweist sich nach seiner Lage deutlich tiber der aus den anderen Haufensternen
von Melotte 111 ersichtlichen Hauptreihe als Doppelsternkandidat. Das Spektrum von
Tr90, das mit einer Auflésung von A/AX = 40000 und S/N = 330 bei H, vorliegt, ist
dabei ,,unverdachtig”. In Kapitel 7.3 werden wir auf den Doppelsternverdacht beziiglich
Tr90 zuriickkommen und diesen erharten.

7.1.3 A und B Sterne

oR[T T T T T T T T T T T T T T
i m Melotte 111 i
L Pleiaden -
3.0 —
< ssf B A -
\5 L -
O — -
- L 4+:+Ir183+1|’145_
45— —
i | ! ! ! ! | ! ! ! ! | ! ! ! ! | ! ! ! ! | ! ! ! ! | |
415 410 4.05 4.00 3.95 3.90

10g(Te)

Abbildung 7.8 log(T.rs) — log(g)-Diagramm fiir Sterne der Spektraltypen A und B.

Abbildung 7.8 zeigt die Sterne der Spektraltypen A und B fiir die beiden betrachteten
Haufen Melotte 111 und Pleiaden. Neben den normalen A- und B-Sternen die sich iiber
einen Effektivtemperaturbereich von 7350 K bis 29200 K (der heiBeste hier bearbeitete
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Stern hat 1,5y = 13455 K) erstrecken, werden wir uns in diesem Kapitel auch den
seltsamen Sternen der Spektraltypen Ap und Am zuwenden.

7.1.3.1 ,Normale“ A und B Sterne

Die normalen A und B Sterne der beiden Haufen zeichnen sich durch ihre chemische
Zusammensetzung, die von der Zusammensetzung des kiihleren Teiles des Haufens nicht
wesentlich abweicht aus.

In Melotte 111, dessen Hauptreihe aufgrund offenkundig hoheren Alters und der damit
verbundenen Entwicklung heiBerer Sterne von der Hauptreihe weg schon im Bereich der
A-Sterne endet ist lediglich Hip65466 zu den normalen A-Sternen zu zahlen. Mit 8530 K
Effektivtemperatur und einer projizierten Rotation von 57.5Km/s wird T.s; aus dem
ungerdteten B — V' Farbindex bestimmt, log(g) wird mittels Balmerlinien ermittelt.

Die wesentlich jiingeren Pleiaden, deren Hauptreihe bis in den Bereich der B-Sterne
hinein reicht, weisen mit Hip 17531, Hip 17527, Hip 17034, Hip 17694 und Hip 17729
fiinf normale Sterne im Temperaturbereich der Spektralklasse A und B auf. Mit Effek-
tivtemperaturen bis zu 13455 K (Hip 17531) und projizierten Rotationsgeschwindigkeiten
bis vsin(i) = 217Km/s(Hip17527) wird die Messung von Metalllinien erheblich er-
schwert, sodass zur Bestimmung der Metallizitat im Fall von Hip 17527 nur noch drei
Fell Linien herangezogen werden konnten. Zusammen mit der in Kapitel 6.20 beschriebe-
nen Unsicherheiten beziiglich der interstellaren Rétung in Zusammenhang mit einer auf
Farbindizes basierenden Effektivtemperaturbestimmung erklaren sich die relativ groBen
Fehlergrenzen in T.;; und log(g) fiir diese Objekte.

Die Temperatur der Pleiadensterne Hip 17694 und Hip 17729 wurde simultan mit den
entsprechenden Gravitationsbeschleunigungen aus der Forderung ermittelt, dass die Bal-
merlinien H,, - - - H., den jeweils selben Parametersatz liefen miissen. Hip 17694 legt mit
seiner Lage deutlich oberhalb der Hauptreihe (sieche auch Abb.7.27) den Verdacht nahe
ein Mehrfachsystem zu sein. Obwohl fiir dieses Objekt ein Spektrum mit A/AX = 65000
und S/N =~ 255 bei H, vorliegt, deutet sich in der Form der Linien dieser Doppelstern-
charakter nicht, bzw. nur in den zu breiten und trogférmigen Kernen weniger Linien
ansatzweise an. Mit vsin(i) ~ 25km/s sind die Linien von Hip17694 so geweitet,
dass trotz hoher Auflosung eine direkte Identifikation als Doppelstern nicht moglich ist.
Die Arbeit von Kahler (1999), die sich mit der Mehrfachsystemdichte in den Pleiaden
beschaftigt, trifft fiir Hip 17694 keine eindeutige Aussage, der Stern weist mit seiner
Lage leicht iiberhalb der von Kahler (1999) definierten photometrischen Hauptreihe nur
maBige Doppelsternwahrscheinlichkeit auf. Kapitel 7.3 wird den Doppelsternverdacht fiir
dieses Objekt wesentlich erharten.

7.1.3.2 Am und Ap Sterne

Die chemisch sonderbaren Am und Ap Sterne, die sich genau genommen auch sowohl in
Richtung der F- als auch der B-Sterne iiber die den Spektralbereich A hinaus entlang der
Hauptreihe erstrecken, sollen hier kurz erwahnt werden. ,p“ und ,m" sind , Krankhei-
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ten” die einen nennenswerten Teil der Sterne von friihen F- bis mittleren B-Typ treffen?.

Im Fall der hier untersuchten Sterne sind in Melotte111 drei von vier Sternen der
Typen A und B betroffen, in den ilteren Pleiaden sind es zwei (vielleicht drei) von acht
Objekten. Da also dieser Typ Stern sowohl in jungen wie auch in alteren Haufen auftritt,
muss seine Entstehung relativ rasch verlaufen.

Zuerst sollen hier die allgemeinen Eigenschaften und Charakteristika von Am und Ap
Sternen sowie zum Teil kontroverse Erklarungsversuche fiir das Am und Ap Phdanomen
kurz umrissen werden.

' T ' ' ' ' T ' ' —
m Melotte 111
Pleiaden i
T i
L
< i
= #‘mamw a
- "‘~J_+‘ipw7573 -
B Tr146 ]
—0.4 -
- Tri4s .
-0.6 . ! . . . . L . . . | . . .
0.0 0.5 1.0

[Fell/H]

Abbildung 7.9 Die Sterne von Melotte111 (schwarz) und der Pleiaden (grau) in der
[Fe/H]-[Mg/Fe]-Ebene. Auf der gestrichelten Linie gilt [Fe/H]=[Mg/Fe] auf der gepunkteten Li-
nie gilt [Fe/H]=-[Mg/Fe]. Die verwendeten Symbole entsprechen denen in Abb. 7.5.

7.1.3.2.1 Am — Metallliniensterne Am haufigsten tritt das Am Phanomen bei
Sternen im Bereich von Effektivtemperaturen zwischen 7000 und 10000 K auf. Sie zeich-
nen sich im Vergleich zur ,,normalen” Hauptreihe, durch zu schwache Linien von zum
Beispiel Ca und Sc aus, wahrend die Linien der Eisengruppe und noch schwerer Metalle
deutlich zu stark ausfallen. Abbildung 7.9 und Abb 7.10 zeigen die Sterne von Melotte 111
und der Pleiaden in der [Fe/H]-[Mg/Fe]-Ebene einerseits und in der [Fe/H]-[Ca/Fe] Ebe-
ne andererseits. Am und Ap Sterne heben sich durch ihre Lage fern vom Koordinatenur-
sprung deutlich ab. Charakteristisch ist weiterhin fiir die meisten Am Sterne eine im

2Im Folgenden werden fiir alle Sterne dieses Typs, ungeachtet des wirklichen Spektraltyps, wie
iiblich die Bezeichnungen Am und Ap verwendet.
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Vergleich zu ,,normalen” Hauptreihensternen dhnlichen Typs im Haufen deutlich lang-
samere Rotationsgeschwindigkeit. Dies wird in Abb.7.15, Abb.7.16 und Abb. 7.17 auch
fiir die Am und Ap Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden deutlich.
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Abbildung 7.10 Die Sterne von Melotte111 (schwarz) und der Pleiaden (grau) in der
[Fe/H]-[Ca/Fe]-Ebene. Auf der gestrichelten Linie gilt [Fe/H]=[Ca/Fe] auf der gepunkteten Li-
nie gilt [Fe/H]=-[Ca/Fe|. Die verwendeten Symbole entsprechen denen in Abb. 7.5.

Da das am Phanomen, wie die vorangehenden Abbildungen zeigen, in mehr oder min-
der starker Auspragung auftritt und sogar flieBend in den Bereich ,,normalen” Hauptrei-
hensterne libergeht, ist es mitunter schwierig bis unmoglich einen Stern eindeutig der
Gruppe Am zuzuordnen. Anders betrachtet stellen die ,normalen” Hauptreihensterne
gewissermaBen nur das eine Ende eines verschieden ausgepragten Effekts dar.

Die geringe Rotationsgeschwindigkeit der Am Sterne wird in einem Ansatz damit
erklart, dass Am Sterne durch Gezeitenwirkung und innere Reibung in Doppelsternsyste-
men in ihrer Rotation abgebremste Objekte sind. Allerdings gibt es auch Am Sterne die
relativ schnell rotieren. Inwieweit die Doppelsterneigenschaft jedoch die seltsame Haufig-
keitsverteilung der Elemente in den Photospharen der Am Sterne erklaren kann ist nicht
gelost. Eine Theorie postuliert oberflaichennahe Kernreaktionen, eine andere nimmt an,
dass es im Verlauf der Entwicklung zum Aufsammeln von Materie aus einer nahen Super-
nova kam. Ein weiterer Ansatz sieht die Ursache fiir die Haufigkeitsanomalie der Am oder
Ap Sterne in Diffusionsprozessen, die einzelne Elemente in Richtung der Gravitations-
kraft in den Stern absinken lassen. Die Selektion welche Elemente absinken und welche
langer in der Sternatmosphare verbleiben und damit angereichert werden wiirde dabei
iiber Strahlungsdruck oder Magnetismus geschehen. Elemente mit verschieden groBen
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Photoabsorptionsquerschnitten bzw. verschieden magnetischen Momenten wiirden dabei
verschieden schnell absinken.

Die urspriinglich auch als Unterscheidungsmerkmal zwischen Am und Ap Sternen
herangezogene Eigenschaft, dass Am Sterne kein, Ap Sterne dagegen ein zum Teil sehr
starkes Magnetfeld besitzen muss revidiert werden, seitdem es gelang auch in manchen
Am Sternen Magnetfelder zu messen. So wird beispielsweise in Tr145, der von Conti &
Barker (1973) eindeutig als Am Doppelstern klassifiziert ist, von Bychkov et al. (2003) ein
Magnetfeld von 378.9 GauB gemessen.? Zur den Mechanismen der Magnetfeldentstehung
sei auf Kapitel 7.1.3.2.2 verwiesen.

7.1.3.2.2 Ap — magnetische, chemisch seltsame Sterne Mit einer Europi-
umhaufigkeit von [Eu/Fe]= 2.43Dex und einer Chromiiberhadufigkeit von [Cr/H] =
2.31Dex ist Tr146 fraglos als Ap zu klassifizieren. Tr146 weist dariiber hinaus mit
619.9 GauB (Bychkov et al. 2003) ein erhebliches Magnetfeld auf.
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Abbildung 7.11 Die Sterne von Melotte111 (schwarz) und der Pleiaden (grau) in der
[Mg/Fe]-[Ca/Fe]-Ebene. Die Symbolgréfie korrespondiert mit vsin(é). Auf der gestrichelten Linie
gilt [Mg/Fe]=[Ca/Fe| auf der gepunkteten Linie gilt [Mg/Fe]=-[Ca/Fe]. Die verwendeten Symbole
entsprechen denen in Abb. 7.5.

Abbildung 7.11 zeigt die Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden in der [Mg/Fe]-
[Ca/Fe]-Ebene, dabei ist die SymbolgroBe ein MaB fiir die projizierte Rotationsgeschwin-

3In dem beziiglich chemischer Pekuliaritéit vollig unverdéchtigen Pleiadenstern Hip 17531 mes-
sen Bychkov et al. (2003) sogar ein Magnetfeld von 1861 Gaufl. Was bei diesem Objekt offenbar
nicht zu merklichen Ap oder Am Eigenschaften fiihrt.
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digkeit vsin(z). Die drei Sterne links, unterhalb von [Ca/Fe]= —0.2, Tr146, Tr145 und
Hip 18201, die alle langsam rotieren weisen auch als einzige drei Sterne eine deutlich
erhohte Eu Haufigkeit auf (siehe Tabelle 8.1 und Tabelle8.2). Die Sterne rechts unten,
Hip 18559 und Hip 17034 rotieren schnell, Hip 18559 ist dabei mit [Fell/H]= 0.13 ein
Am Kandidat. Es scheint also moglich in der [Mg/Fe]-[Ca/Fe]-Ebene Ap Sterne anhand
ihrer Lage zu identifizieren. Zuriickblickend auf Abb.7.9 bilden sie das unten rechts am
weitesten vom Ursprung entfernte Extrem einer Verteilung die liber die Am Sterne Tr183
und Hip 18559 kontinuierlich in den Bereich , normaler” Sterne iibergeht.

Uber die Entstehung der magnetischen Ap Sterne und den Grund fiir die extremen
Elementhaufigkeiten in ihrer Photosphare wird wie bei den Am Sternen in verschiedene
Richtungen spekuliert.

So ist beispielsweise unklar, wie ein A-Stern in Abwesenheit einer tiefreichenden Kon-
vektionszone, die in der Lage ware einen stellaren Dynamo anzustoBen iiberhaupt, ein
so starkes Magnetfeld entwickeln, bzw. aufrechterhalten kann. Eine mégliche Erklarung
ware, dass es sich um aus der Zeit der Sternentstehung iibrig gebliebene, im Plasma des
Sternes ,,eingefrorene” Magnetfelder handelt. So kdnnten schwache Magnetfelder die in
der protostellaren Wolke existierten, bei der Kontraktion des Sternes , verdichtet" und so
verstarkt wurden. Dabei ist jedoch schwer zu verstehen, wie solche Felder iiber mehrere
100 Millionen Jahre (wie in Melotte 111) aufrecht erhalten werden sollen.

Ap Sterne zeigen dabei nicht nur extreme chemische Abweichungen von ,,normalen” A
Sternen, die Linienstarke der iiber, bzw. unterhdufigen Spezies variiert auch noch, zum
Teil erheblich, mit der Rotationsperiode des Objekts. Mittels Doppler-Kartierung, ist es
daher moglich auf der Sternoberfliche Regionen extremer Uber- und Unterhaufigkeit
auszumachen. Ein Erklarungsansatz ist, dass diese Regionen durch den Ein- und Austritt
von Feldlinien starker Magnetfelder charakterisiert sind, und diese Felder - wiederum
durch magnetisch getriebene Diffusion - fiir die Haufigkeitsvariationen auf der Oberflache
verantwortlich sind.

Ein weitere Ansatz fiir das Zustandekommen der zum Teil extremen Uberhiufigkeiten
in den Photospharen der Ap Sterne ist, dass bedingt durch die starken Magnetfelder,
selektiv Elemente aus dem umgebenden interstellaren Medium aufgesammelt werden.

Insgesamt bleiben beziiglich der Entstehung und den Eigenschaften der Ap und Am
Sterne erhebliche Erklarungsdefizite. Im Zusammenhang mit der Altersbestimmung der
Haufen in Kapitel 7.2 und ihrer chemischen Zusammensetzung in Kapitel 8 werden wir
nochmals gesondert auf den Ap Stern Tr146 eingehen.

7.1.4 Vergleich mit Literaturdaten

Fiir die stellaren Parameter Effektivtemperatur und Gravitationsbeschleunigung, soll im
Folgenden ein Vergleich mit der Literatur gegeben werden. Dabei wahlen wir zum Ver-
gleich wenn moglich Arbeiten aus, die mehrere der im Rahmen dieser Arbeit untersuchten
Sterne enthalten, um so eventuelle Trends deutlich zu machen.

Fiir den offenen Sternhaufen Melotte 111 vergleichen wir unsere stellaren Parameter
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Ters und log(g) in Abb.7.12 a) bis Abb. 7.12 ¢c) mit drei Arbeiten, die im Folgenden kurz

vorgestellt werden.
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Abbildung 7.12 Melotte 111: Vergleich der im Rahmen dieser Arbeit bestimmten Parameter T, ¢
und log(g) mit denen von Boesgaard et al. (2003), Boesgaard (1987) und Cenarro et al. (2001).

a) Direkter Vergleich der Effektivtemperaturen. b) Differenz der bestimmten Effektivtemperatu-
ren. ¢) Direkter Vergleich der Gravitationsbeschleunigungen. d) Differenz der bestimmten Gravi-

tationsbeschleunigungen.

Boesgaard et al. (2003) Untersucht die Be Haufigkeit in offenen Sternhaufen. Die
Temperaturen stammen von Boesgaard (1987), die log(g) Werte aus der Kalibra-
tion von Gray (1976) (log(g) = 0.38(B — V') + 4.17). [Fe/H] ist fix auf —0.09
Gesetz, die Mikroturbulenzgeschwindigkeit & wird nach Edvardsson et al. (1993)

bestimmt.

Boesgaard (1987) In der Arbeit iiber Li in Melotte 111 bestimmt die Autorin die
Effektivtemperatur als Mittelwert aus den B—V Kalibrationen von Boehm-Vitense

(1981) und Saxner & Hammarback (1985). log(g) ist fix auf 4.5 gesetzt. [Fe/H]
stammt aus der Analyse von sieben fel Linien, £ wird fiir 6000/6500/7000/7500

und 8000 K auf 1.10/1.30/1.45/1.60 und 1.70 km/s gesetzt.

Cenarro et al. (2001) Die Farbtemperaturen dieser Arbeit liber Ca folgen Alonso
et al. (1996b) und Alonso et al. (1999). log(g) stammt aus Gorgas et al. (1999)
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und Worthey et al. (1994). [Fe/H] ist fix auf —0.05 gesetzt, Mikroturbulenzge-
schwindigkeiten wurden nicht bestimmt.

Die Effektivtemperaturen, stimmen im Gesamtbild im Rahmen der Fehlergrenzen
(Abb. 7.12 zeigt nur die Fehler unserer Arbeit, da Boesgaard et al. (2003), Boesgaard
(1987) und Cenarro et al. (2001) keine expliziten Angaben iiber Fehler machen) mit den
gezeigten Arbeiten iiberein. Vor allem die warmeren Sterne tendieren dabei in unserer
Analyse zu bis zu 140 K geringeren Temperaturen als bei Boesgaard (1987) und Cenarro
et al. (2001). Aufgrund der fixierten Werte von log(g) = 4.5 bei Boesgaard (1987) und
[M/H]= —0.05 bei Cenarro et al. (2001) ist die Ubereinstimmung noch immer als gut
zu bezeichnen. Dies zumal fiir die Arbeiten mit denen wir unsere Analyse vergleichen
realistischerweise auch Fehlergrenzen in der Temperaturbestimmung von 50---100K
angenommen werden diirfen.

Die Ubereinstimmung zwischen den log(g) Bestimmungen von Cenarro et al. (2001)
und Boesgaard et al. (2003) mit unseren Messungen ist mit einer maximalen Abweichung
von (.13 Dex fiir eine Messung von Cenarro et al. (2001) und Abweichungen von weniger
als 0.08 Dex fiir die anderen log(g) Messungen sehr gering.

Neben diesen drei Arbeiten, die jeweils mehrere Sterne unserer Auswahl beinhalten,
werden im Folgenden Einzelanalysen verschiedener Autoren mit unseren Ergebnissen
verglichen.

Tr146 Der heiBeste und als Ap Stern chemisch von der mittleren Haufenzusammen-
setzung stark abweichende Stern, fiir den wir T.;; = 10900 £ 350K, log(g) =
4.10 + 0.12, [M/H]= 1.23 £ 0.15Dex und £ = 3.10 £ 0.3km/s bestimmen, ist
auch Teil einer Analyse von Adelman & Rayle (2000) iiber chemisch pekulidre
Sterne. Adelman & Rayle (2000) bestimmen mittels Photometrie 7,7y = 11100 K
und log(g) = 4.21. Mittels metallreicher [M/H]= 1.0 Modelle und spektropho-
tometrischen Analysen, zusammen mit H, Anpassungen zur log(g) Bestimmung
finden die selben Autoren T.;y = 10800K und log(g) = 4.25. Auch wenn die
Gravitationsbeschleunigung bei Adelman & Rayle (2000) 0.15 Dex iiber dem von
uns gemessenen Wert liegt, ist die Ubereinstimmung angesichts der extremen Ei-
genarten des Objektes erstaunlich.

Tr145 Dieser Am Stern fiir den wir T,;; = 7720 £ 125K, log(g) = 3.84 £ 0.10,
[M/H]= 0.33 £ 0.05 Dex und & = 3.15 £ 0.3km/s messen wurde auch von Burk-
hart & Coupry (2000) untersucht. Diese finden T,y = 7865K, log(g) = 4.5
und [M/H]= 0.4 Dex Dabei wurden ubvy, 5 Kalibrationen nach Moon (1985) und
Moon & Dworetsky (1985) zur Temperaturbestimmung verwendet und log(g) wur-
de auf einem groben Gitter unter der Hypothese, dass es sich um Hauptreihen-
sterne handelt gesetzt. Wie unsere Analyse und die Arbeit von Conti & Barker
(1973) zeigen, handelt es sich bei Tr145 um einen Doppelstern. Angesichts des so
falsch abgeschatzten log(g) bei Burkhart & Coupry (2000) ist lediglich die gute
Ubereinstimmung in der Metallizitit erwihnenswert.

Tr183 Dieser Stern steht am Rande des Am Phanomens. Wir bestimmen T, ;; = 8325+
125K, log(g) = 3.87£0.10, [M/H]= 0.16+0.05 Dex und £ = 3.204+0.3 km /s. Hui-
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Bon-Hoa & Alecian (1998) bestimmen mittels Photometrie nach Moon (1985) und
Moon & Dworetsky (1985) T.;s = 8370 K und log(g) = 4.1. Mittels sieben Linien
von Fel erhalten sie [M/H]= 0.03+0.11. Dies stellt fiir die Temperatur eine gute,
und fiir Metallizitat und log(g) angesichts photometrischer log(g) Bestimmung und
Verwendung des extremen Minorititsions Fel eine befriedigende Ubereinstimmung
dar.

Tr12 Am kiihlen Ende der Hauptreihe bestimmen wir fiir Tr12 eine Effektivtemperatur
von 5790 + 75 K. Ford et al. (2001) finden mittels Photometrie nach Saxner &
Hammarback (1985) und Boehm-Vitense (1981) T.;s = 5808 K in sehr guter
Ubereinstimmung mit unserer Analyse.

TrA13 Der kiihlste Hauptreihenstern in Melotte 111 fiir den wir 7.5y = 5360 & 100 K
messen ist ebenfalls von Ford et al. (2001) untersucht worden. Die Autoren finden
Terr = 5358 K.

Im Falle der Pleiaden hat die Arbeit von Soderblom et al. (1993a) vier Sterne mit unse-
rer Pleiaden Auswahl gemeinsam, fiir die Effektivtemperaturen aus dem B —V Farbindex
unter Verwendung der Relation T, ;; = 1808(B—V)3—6103(B—V)+8899 (Soderblom
et al. 1993b) ermittelt wurden. Abbildung7.13a) und b) zeigt den Vergleich dieser Ef-
fektivtemperaturbestimmung mit unseren Messungen. Fiir die verbleibenden vier Objekte
mit T.rr < 8000 K die nicht im Soderblom et al. (1993a) Sample enthalten sind, tragen
wir die Farbtemperaturen als graue Symbole in Abb7.13a) und b) ein. Die Farbtempe-
raturen von Soderblom et al. (1993a) stimmen dabei, vor allem angesichts der Tatsache,
dass die Kalibration weder Gravitationsbeschleunigung noch Metallizitat beriicksichtigt,
gut mit den von uns gemessenen Effektivtemperaturen iiberein.

Die drei heiBesten Sterne der Pleiaden, Hip 17531, Hip 17527 und Hip 17573 sind
mit T.¢¢ und log(g) Bestimmung in der Arbeit von Wolff (1990) enthalten. Abbil-
dung7.14a)- - -d) zeigt den Vergleich unserer Messungen von T ;¢ und log(g) mit dieser
Arbeit, die sich mit Leuchtkraft, Masse und Alter von B-Sternen beschaftigt. Wolff fin-
det dabei mittels ubvy( Farbindizes fiir alle drei Sterne Effektivtemperaturen, die um
50 - 360K hoher liegen als unsere Messungen. Im Rahmen der Fehlergrenzen die in
Abb.7.14a)---d) wiederum nur die Fehlerbalken unserer eigenen Analyse zeigen, bei
Wolff (1990) jedoch von ahnlicher GréBenordnung sein sollten sind die Messungen je-
doch kompatibel.

log(g) bestimmt Wolff (1990), in einem Ansatz ahnlich dem in dieser Arbeit ver-
wendeten aus den Profilen der Balmerlinie H,. Uberraschenderweise findet der Autor
trotz hoherer Temperaturen um etwa 0.08 Dex geringere Werte fiir die photospharische
Gravitationsbeschleunigung als diese im Rahmen dieser Arbeit ermittelt werden. Abbil-
dung 3.25 hatte fiir heiBe Sterne erwarten lassen, dass eine zu hoch bestimmte Tempe-
ratur zu einer ebenfalls hoher bestimmten Gravitationsbeschleunigung fiihrt. Allerdings
vereinfacht Wolff (1990) wie in Wolff & Heasley (1985) beschrieben, die Methode log(g)
mittels H, Profilfit zu bestimmen auf eine Methode bei der die Aquivalentbreite der Linie
zwischen im Bereich innerhalb von 80% der Kontinuumsintensitat gemessen wird. Da
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Abbildung 7.13 Wie Abb. 7.12a) und b), jedoch fiir die Pleiaden und die Arbeit von Soderblom

et al. (1993a).
Die grau gezeichneten Sterne sind nicht in Soderblom et al. (1993a) enthalten, ihre Effektivtempe-
ratur wurde aber mittels der von Soderblom verwendeten Farbkalibration berechnet.

bei dieser Methode der Linienkern wesentlich in die Analyse eingeht, kénnen chromo-
spharische Anteile an der Linienentstehung die Methode stark beeinflussen. Insgesamt ist
die Ubereinstimmung unserer Messungen mit denen von Wolff (1990) jedoch gut. Dies
ist, da MAFAGS-OS beziiglich der Farbkalibration seinen letzten Fixpunkt bei Wega,
also Terp = 9550K hat, fiir die Bestimmung der Parameter heiBerer Sterne durchaus
befriedigend und beruhigend.

Mit den Arbeiten von Soderblom et al. (1993a) und Wolff (1990) ist das kiihle, sowie
das heiBe Ende der Pleiaden Hauptreihe erfasst. Leider finden sich fiir die Pleiadensterne
um Tipp =~ 7000 ---9000 K nur ausnahmsweise Arbeiten die Parameterbestimmungen
durchfiihrten. Lediglich fiir zwei Objekte konnten, zum Teil sehr alte Daten, in der Lite-
ratur gefunden werden:

Hip 18201 Fiir diesen Am Stern der zudem ein Binarsystem ist und fiir den wir T, sy =
95004129 K, log(g) = 3.70+5-18, [M/H]= 0.4740.08 Dex und & = 2.43+0.3km/s
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Abbildung 7.14 Wie Abb. 7.12 jedoch fiir die Pleiaden und den Vergleich mit Wolff (1990).

messen, findet sich in dem zum Teil auf sehr alte Daten zuriickgreifenden Kompilat
von Cayrel de Strobel et al. (1997): T..;y = 9509, log(g) = 4.00 und [Fe/H]= 0.20.
Die Farbtemperatur stimmt dabei gut mit unserer Messung iiberein, log(g) ist
auf einem groben Gitter , geschatzt” und [Fe/H] weicht mit einer Differenz von
0.27 Dex erheblich von unserem Wert ab. Aufgrund der alten photographischen
Spektren, und der schlechten log(g) Aufldsung sind solche Diskrepanzen jedoch
nicht weiter erstaunlich.

Hip 17694 In der vorliegenden Arbeit als Binarstern erkannt und mit den Parametern
Tepp = 7750£125 K, log(g) = 3.9540.10, [M/H]= 0.11£0.08 Dex und §{ = 3.40+
0.3km/s belegt, wurde der Stern auch von Burkhart & Coupry (1997) im Rahmen
einer Arbeit tber Li, Al, Si, S, Fe, Ni und Eu in den Pleiaden bearbeitet. Burkhart
& Coupry (1997) erhilt als ubvy3 Temperatur Tery = 7950 und [Fe/H]= 0.3 Dex.
Der Stern wird dabei nicht als Binarstern erkannt. Die von Burkhart & Coupry
(1997) bestimmte Temperatur liegt damit 200K (iber der von uns bestimmten
und 260K iiber der Farbkalibration von Soderblom et al. (1993b).

AbschlieBend ist zum Vergleich mit Effektivtemperaturen und Gravitationsbeschleu-
nigungen aus der Literatur zu sagen, dass die meisten Arbeiten im Rahmen ihres Fokus
keinen groBen Wert auf eine individuelle und prazise Bestimmung dieser Parameter le-
gen. Die zumeist verwendeten photometrischen Methoden bzw. die Verwendung von
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Modellatmospharengittern grober Maschenweite mégen fiir die jeweils im Zentrum der
jeweiligen Arbeiten stehenden Fragestellungen ausreichend genaue Parameter liefen. Zur
Definition der Hauptreihe im log(7.ss) — log(g) Diagramm sind die meisten dieser Me-
thoden jedoch zu ungenau.

Insgesamt zeigt sich, dass im Rahmen zum Teil erheblicher Abweichungen bei Einzel-
sternen die Temperaturskala unserer Arbeit mit den Temperaturskalen in der Literatur
vergleichbar ist, und auch die gefunden Gravitationsbeschleunigungen nicht erheblich
oder mit groBer erkennbarer Systematik von Literaturwerten differieren.

7.1.5 Rotation der Haufensterne

Besitzt die protostellare Wolke, aus deren Kontraktion ein Stern oder Sternsystem her-
vorgeht Drehimpuls, so muss zwangslaufig auch das entstehende System, ggf. zusammen
mit wieder in den interstellaren Raum abgegebenen Material diesen Drehimpuls erhalten.
Im einfachsten Fall wird also der Drehimpuls der protostellaren Wolke sich schlieBlich in
der Rotation des entstandenen Sterns wiederfinden.

In der Praxis ist nur die projizierte Rotationsgeschwindigkeit v sin(7), mit ¢ dem Win-
kel zwischen der Rotationsachse und dem Sehstrahl, messbar. Da dem Betrage nach
gilt sin(i) < 1, kann fiir eine bestimmte Sterngruppe, zum Beispiel eine Spektralklasse
von Sternen eines bestimmten offenen Haufens, in Unkenntnis der Winkel 7, die Rota-
tionsgeschwindigkeit nur aus statistischen Uberlegungen, bzw. aus der Annahme, dass
bei geniigend vielen beobachteten Objekten auch eines mit sin(i) ~ 1 mitgemessen
wurde, bestimmt werden. Da wir nur jeweils wenige Objekte in einer Klasse von Ster-
nen beobachtet haben sind solche absoluten Aussagen im Rahmen dieser Arbeit nicht
moglich.

Abbildung 7.15 und Abb. 7.16 zeigen fiir die beiden Sternhaufen Melotte 111 und Plei-
aden die gemessenen projizierten Rotationsgeschwindigkeiten vsin(i) abhangig von der
Effektivtemperatur. Die verwendeten Symbole sind dieselben wie in Abb. 7.5, einige Ster-
ne die im Weiteren noch naher besprochen werden sollen sind beschriftet.

Offensichtlich besteht ein Trend nachdem kiihlere Sterne spater Spektraltypen deut-
lich langsamer rotieren als die heiBeren Sterne friiher Spektraltypen. Da zundchst aus
Sicht der Sternentstehung keine effektiven Mechanismen bekannt sind, nach denen Ster-
ne verschiedener Masse ihr Hauptreihendasein mit deutlich unterschiedlicher Rotation
beginnen sollten, miissen Mechanismen existieren, die zu verschieden schnellem Abbrem-
sen der Rotation verschieden massereicher Sterne fiihren.

Dass es sich in der Tat um einen Abbremsvorgang mit der Zeit handelt, wird im
Vergleich der beiden Haufen sichtbar. Die Sterne vergleichbaren Typs in den wesent-
lich jiingeren Pleiaden rotieren, wie vor allem in Abb.7.16 auf logarithmischer Skala zu
sehen ist, merklich schneller als vergleichbare Sternen im Alteren der beiden Haufen
Melotte 111.

Als Mechanismen zur Abbremsung stellarer Rotation sollen im Folgenden zwei sehr
wirksame Kandidaten besprochen werden.
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Abbildung 7.15 Projizierte Rotationsgeschwindigkeiten von Melotte 111 (schwarz) und Pleiaden-
sternen (grau). ,Normale* Sterne sind als Quadrate, Mehrfachsterne als Rauten dargestellt. Ein
Blue Struggler in Melotte 111 ist als Dreieck abgebildet. Schattiert sind die Bereiche der jeweils
bezeichneten Spektralklassen (fiir Zwergsterne) mit dargestellt.

Magnetische Abbremsung Sterne mit einem Magnetfeld, wie es beispielsweise
durch Dynamoprozesse von tiefreichenden Konvektionszonen in Verbindung mit
Sternrotation generiert wird, konnen abgebremst werden indem Feldlininien, die
im Plasma eingefroren sind, mit aufsteigendem und im Sternwind den Stern ver-
lassenden Plasma schlieBlich gegen die Rotation des Sternes zuriickbleiben und so
»verdrillt” werden. Diese unter ,,Spannung” stehenden Feldlinien ziehen entgegen
der Rotation am Stern und bremsen seine Drehung so ab.

Abbremsung in Doppelsternsystemen Durch Gezeitenwellen in engeren Doppel-
sternsystemen und innere Reibung bei der Wanderung dieser Wellen iiber die Ster-
noberflache wird die relativ schnelle Sternrotation mit der Zeit bis auf die Umlauf-
geschwindigkeit des Binarsystems abgebremst.

Fiir beide Mechanismen lassen sich in den beiden im Rahmen dieser Arbeit behandel-
ten Haufen Beispiele und Evidenzen finden.

Da magnetische Abbremsung an stellare Magnetfelder gebunden ist, diese aber - mit
der bereits erwdhnten Unsicherheit in der Entstehung der Felder der Am und Ap Sterne
- im Wesentlichen an Dynamoprozesse gebunden sind fiir deren Funktionieren von der
Oberflache ausgehende, tiefreichende Konvektionszonen notwendig sind, sollten Sterne
die solche Konvektionszonen ausbilden konnen deutlich langsamer rotieren als solche die
dazu aufgrund ihrer Schichtung nicht in der Lage sind. Zur Ausbildung der Instabilitat die
zur Oberflachlichen-Wasserstoffkonvektionszone fiihrt ist aber erforderlich, dass in den
oberen Schichten der stellaren Atmosphare Wasserstoff hauptsachlich in elementarer,
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Abbildung 7.16 Wie Abb. 7.15 jedoch mit logarithmischer Skala fiir v sin(¢).

also nicht ionisierter Form vorliegt*. Dies setzt aber ein Limit beziiglich Temperatur und
Druck, um dafiir geeignete Bedingungen zu schaffen. In der Tat zeigt sich in Abb.7.15
und Abb.7.16, dass Sterne unterhalb etwa des Grenzbereiches zwischen den Spektral-
typen F und G deutlich langsamer rotieren als massereichere Sterne. In etwa bei diesen
Sternen liegt die Grenze an der tiefreichende konvektive Prozesse fiir Objekte auf der
heiBen Seite bedeutungslos werden. Da dies nicht nur von der Temperatur, sondern auch
vom Druck und damit der atmosphérischen Gravitationsbeschleunigung abhangig ist,
wird dieser Zusammenhang auch in Abb. 7.17 deutlich. Diese Abbildung zeigt die Ro-
tationsgeschwindigkeit, auf logarithmischer Skala in Form der SymbolgroBe fiir die von
uns analysierten Sterne in der log(7.ss) — log(g)-Ebene. Sterne rechts der gestrichelt
angedeuteten Linie haben eine ausgepragte Wasserstoffkonvektionszone und zeigen ver-
langsamte Rotation, Sterne links dieser Linie haben keine solche Konvektionszone und
rotieren meist deutlich schneller®. Die in Abb.7.17 eingezeichnete Linie ist dabei eine
deutliche Vereinfachung der wirklichen Situation, da die Ausbildung einer Konvektions-
zone nicht nur von Ti.s; und log(g) sondern beispielsweise auch wesentlich von der
Metallizitat [M/H] abhangig ist (Fuhrmann et al. 1993).

Der zweite beschriebene Mechanismus, die Abbremsung durch innere Reibung in Ge-
zeitenwellen enger Doppelsterne wird in den Abb.7.15 bis Abb.7.17 fiir die als Rauten
eingezeichneten Doppelsterne sichtbar. Bis auf ein Objekt der Spektralklasse F liegt
die projizierte Rotationsgeschwindigkeit fiir alle Doppelsterne, im Einzelnen sind dies
Hip 17573, Hip 18201, Hip 17694 und Tr145, deutlich unter derjenigen der entsprechen-

4 Auf die Ausbildung dieser Art Konvektionszone wird in Kapitel 7.1.6 noch niher eingegangen.

5 Aufgrund der mit anndhernd 250 Sternen sehr viel groferen Gesamtheit von Objekten ist die
in Abb. 7.17 gezeichnete Linie die magnetisch gebremste von magnetisch ungebremsten Objekten
Htrennt“ bei Fuhrmann (2004) Fig. 7 sehr viel ausgeprégter sichtbar.
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Abbildung 7.17 Rotationsgeschwindigkeit in Abhéngigkeit von der Lage des Objektes in der
log(Teys)—log(g)-Ebene. Die Grofie der Symbole entspricht auf logarithmischer Skala der projizier-
ten Rotationsgeschwindigkeit v sin(¢). Die Bedeutung der Symbole ist dieselbe wie in Abb. 7.15. Die
grau gestrichelte Linie teilt den Bereich in dem magnetische Abbremsung eine Rolle spielt (rechts)
von dem Bereich, in dem wegen des Fehlens einer tiefreichenden Konvektionszone magnetische
Abbremsung nicht wirkungsvoll auftritt (links).

den Haufensterne vergleichbaren Spektraltyps. Allein zur Identifikation von Binarsternen
ist ein relativ geringes vsin(i) natiirlich nicht geeignet, da auch zufillig, das heiBt bei
entsprechender Lage der Rotationsachse zum Sehstrahl, ein eigentlich schnell rotierendes
Objekt geringes v sin(i) aufweisen kann.

7.1.6 Mikro- und Makroturbulenz, Konvektion

Die Photospharen von Sternen sind, wie Abb. 2.2 zeigt, keineswegs statisch und homo-
gen. Turbulente Prozesse, Konvektion und Magnetismus sorgen bei vielen Objekten fiir
merkliche Veranderungen der Atmospharenstruktur und der Form von Spektrallinien.

Wahrend die sogenannte Mikroturbulenz & sich als nicht-thermische Komponen-
te zur Dopplergeschwindigkeit addiert, wird die aus der Bewegung in der Granulation
des Sternes herriihrende Makroturbulenz &gy am besten durch das sogenannte Radial-
Tangentiale Profil wiedergegeben (siehe auch Gray (1975)).

Eine einfache Beschreibung der Mikroturbulenz, die diesen Parameter aus anderen
stellaren Parametern ableitet existiert bislang nicht. Abbildung7.18 zeigt fiir die ana-
lysierten Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden die Mikroturbulenzgeschwindigkeit
& einmal fiir die Bestimmung der Mikroturbulenz aus der Forderung, dass Fell Linien
verschiedener Aquivalentbreite auf die selbe Fell Hiufigkeit fithren miissen (ausgefiillte
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Abbildung 7.18 a) Mikroturbulenzgeschwindigkeit ¢ fiir die beobachteten Sterne aus Melot-
te 111 (schwarz) und den Pleiaden (grau). Ausgefiillte Symbole zeigen die Mikroturbulenzgeschwin-
digkeit die sich aus der Messung von Fell Linien ergibt, offene Symbole diejenigen £ die aus der
Messung von Fel Linien resultieren.

b) Differenz aus den Mikroturbulenzen der Linien des Fel und des FeIl.

Die Symbole entsprechen denen in Abb. 7.15.

Symbole) und einmal aus der selben Forderung fiir die Linien des Fel (offene Symbole)®.

Zunachst wird offenkundig, dass die Mikroturbulenzgeschwindigkeit entlang der Spek-
traltypen K-G-F-A von Werten um £ =~ 1.2 bis auf £ ~ 3.5 ansteigt, wobei die Streu-
ung erheblich ist. Die Sterne der B und der frilhen A Typen folgen dann beziiglich
ihrer Mikroturbulenz keiner in Abb.7.18a) erkennbaren RegelmaBigkeit mehr. Im Be-
reich log(T%sr) =~ 3.93---3.96, was in etwa T,s¢ ~ 8700 ---9100K entspricht, scheint
sich beziiglich des Turbulenzverhaltens in der Photosphare etwas Grundsatzliches zu
verdndern. Abbildung 7.19 zeigt den Anteil des konvektiven Energietransportes am Ge-
samtenergietransport fiir Hauptreihensterne solarer Metallizitat fiir verschiedene Effek-

6Fiir die heiflesten Sterne unserer Auswahl ist es nicht moglich FeI zu messen, wihrend fiir die
kiithlsten Sterne eine Messung von Fell Linien nicht gelingt. Ein Vergleich der Ergebnisse von &
fir die ,Enden“ der Hauptreihe ist daher leider nicht moéglich
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Abbildung 7.19 Anteil des konvektiven Energietransportes am Gesamtenergietransport in den
Atmosphéren von Hauptreihensternen solarer Metallizitéat und verschiedenen Effektivtemperaturen
von 5200 bis 10000 K.

tivtemperaturen. Es zeigt sich, dass ab T, sy ~ 8000 K die Konvektionszone in der Atmo-
sphdre an Bedeutung verliert. Bei T, ;s = 9000 K ist sie bereits auf eine diinne Schicht
in der Atmosphire kollabiert und tragt mit 35% nur noch relativ wenig zum Gesamt-
energietransport bei. Bei T.; = 10000 K ist sie schlieBlich zur Ganze verschwunden.

Bei genauer Betrachtung von Abb. 7.18 a) fallt weiter auf, dass die mittels Fel Linien
ermittelten Mikroturbulenzgeschwindigkeiten meist kleiner sind als diejenigen die mit
Hilfe von Fell bestimmt wurden. Abbildung 7.18 b) zeigt fiir diejenigen Objekte fiir die es
moglich war jeweils sowohl aus Fel als auch aus Fell einen Wert fiir die Mikroturbulenz
zu bestimmen die Differenz der beiden Werte. Bis log(T.ss) ~ 3.76 (Tess ~ 5750 K)
verlauft die Differenz nahe Null. Fiir hohere Temperaturen steigt sie in einem etwa
500 K breiten Ubergangsbereich auf -0,3Km/s an, um bei einiger Streuung zu friiheren
Spektraltypen hin auf etwa diesem Wert zu verbleiben. Obwohl wir im Ubergangsbereich
nur wenig Sterne des Haufens analysiert haben deutet sich doch an, dass diese Diskrepanz
aus den Mikroturbulenzgeschwindigkeiten von Fel und Fell sich bei den Pleiaden etwas
friher, das heiBt bei kiihleren Sternen, auftut als beim etwas metallarmeren Sternhaufen
Melotte 111.

Dass die Diskrepanz nahe der Sonnentemperatur auf der Hauptreihe nicht auftritt
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ist nicht verwunderlich, da unserem differentiell zur Sonne angelegten Ansatz nach alle
verwendeten Eisenlinien mit ein und derselben Mikroturbulenz an das Sonnenspektrum
angepasst wurden. Fiir das Auftreten unterschiedlicher Mikroturbulenzgeschwindigkeiten
zu hoheren Temperaturen hin kommen zwei Effekte in Betracht:

e Aufgrund der verschiedenen Entstehungstiefen der Linien des Fel und des Fell
in der Photosphare konnten die turbulenten Prozesse tiefenabhangig so unter-
schiedlich sein, dass ein unterschiedliches ¢ fiir verschiedene Spezies unterschied-
lichen Turbulenzcharakteristika in den verschiedenen Tiefen der Atmosphare ent-
spricht.

e Durch eine von der von Fell verschiedene Mikroturbulenz konnten bei Fel Abwei-
chungen vom lokalen thermischen Gleichgewicht (NLTE) , kompensiert” werden.
Da NLTE Effekte sich auf die Linien verschiedener Energie des unteren Zustan-
des und damit indirekt auch verschiedener Aquivalentbreiten” unterschiedlich stark
auswirken (siehe auch Gehren et al. (2001a), Gehren et al. (2001b) und Korn
et al. (2003)) konnte eine von dem fiir Fell gemessenen £ abweichende Mikro-
turbulenz kiinstlich diesen Anregungsenergieabhadngigen Effekt ausgleichen. Das
wiirde bedeuten, dass es sich nicht um unterschiedliche Turbulenzeigenschaften
handelt, sondern ein vollig anderer physikalischer Prozess wiirde durch eine kiinst-
lich veranderte Mikroturbulenz verschleiert.

Welcher der beiden Erklarungsansatze in welchem MaBe zu dem gefundenen Effekt bei-
tragt ist aus den wenigen hier gemessenen Sterne und ohne die Miteinbeziehung von
NLTE Rechnungen zumindest fiir Fel nicht zu entscheiden. Zur Klarung miissten mehr
Objekte, bevorzugt aus offenen Haufen beobachtet und die entsprechenden NLTE Rech-
nungen angestellt werden.

Neben der Mikroturbulenz spielt auch noch die mit der stellaren Granulation in Ver-
bindung gebrachte Makroturbulenz eine wichtige Rolle bei der Verbreiterung von Spek-
trallinien. Wie unter anderem von Gray (1975) gezeigt, eignet sich das sogenannte radial-
tangentiale Profil zur Beschreibung dieses Verbreiterungsprozesses.

Abbildung 7.20 zeigt fiir die Sterne fiir die aufgrund hinreichend geringen v sin(i) eine
Makroturbulenz gemessen werden konnte, den Mittelwert aus den Makroturbulenzge-
schwindigkeiten der Fell Linien. Die Streuung der Makroturbulenzgeschwindigkeiten ei-
nes Sternes ist typischerweise von der GroBenordnung 0.4 - - - 0.8 km/s. Vom Spektraltyp
K iiber G, F nach A zeigt sich ein steiler Anstieg der Makroturbulenz mit der Effektiv-
temperatur. Dieser Anstieg bricht im selben Bereich ab, wie dies auch bei der Mikro-
turbulenzgeschwindigkeit der Fall war. Zusatzlich zu unseren Messungen ist in Abb. 7.20
die empirisch gefundene Relation nach Gray (1984) als durchgezogenen schwarze Linie
eingezeichnet. Wahrend der Verlauf der Kurve durch unseren Daten sehr gut wiederge-
geben wird, liegt die von Gray (1984) nur fiir Sterne von F1 bis K1 angepasste Kurve
insgesamt um etwa 1km/s iiber den im Rahmen dieser Arbeit gemessenen Werten.

"Linien mit tief liegender Energie des Ausgangszustandes sind potentiell stirker als hochange-
regte Linien.



166 7. Hauptreihen, Alter, Massen und Entfernung der Haufen

15— —
I A |
? L ]
e ]
5_ —
m Melotte 111 i
- Pleiaden .
0 [

Abbildung 7.20 Makroturbulenz fiir die Haufensterne von Melotte 111 (schwarz) und der Pleia-
den (grau).

Die durchgezogenen schwarze Linie entspricht der Formel von Gray (1984). Die Symbole entspre-
chen denen in Abb. 7.15.

Die Tatsache, dass auch in Abb. 7.20 ein ,,Bruch" im Bereich der friihen A Sterne auf-
tritt regt an, das Verhaltnis von Mikro- zu Makroturbulenz zu betrachten. Abbildung 7.21
zeigt dieses Verhaltnis fiir die hier analysierten Sterne. Es deutet sich am kiihlen Ende
der Hauptreihe ein rasches Ansteigen des Quotienten gy /€ auf Werte um 4 an. Dieses
Verhaltnis bleibt erstaunlicherweise jedoch auch fiir die heiBen Haufensterne, die bei ein-
zelner Betrachtung von Mikro- und Makroturbulenz ,,aus der Reihe fallen* erhalten. Die
beiden Turbulenzmechanismen scheinen also unabhangig von ihrer jeweiligen Starke mit-
einander verkniipft zu sein. Mit Blick auf Abb.7.18 und Abb. 7.20 ist dies ein durchaus
nicht zu erwartendes und daher anmerkenswertes Ergebnis.

7.2 Das Alter von Melotte 111 und der Pleiaden.

Auf den Parametern der analysierten Objekte basierend werden in dieser Arbeit stellare
Alter, bzw das Alter der untersuchten Haufensterne durch Vergleich der Lage der Sterne
in der log(T%ss) — log(g)-Ebene mit Sternetwicklungsrechnungen gemessen.

Da entgegen der Erwartungen beim Beginn dieser Arbeit kein Zugriff auf indivi-
duell gerechnete Sternentwicklungsmodelle von Bernkopf (1998) besteht, werden zum
Vergleich mit den Messungen die Sternentwicklungsrechnungen von VandenBerg et al.
(2000) (VDBO00), Girardi et al. (2000) (GI00) und Salasnich et al. (2000) (SA00) heran-
gezogen. Um aus den Entwicklungswegen von VDBO0O Isochronen zu generieren, wurde
zunachst innerhalb der Entwicklungswege mittels kubischer Splines auf die Altersmar-
ken der Arbeiten von GI00 und SAOQQ interpoliert und dann aus den Tracks, die nur fiir
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Abbildung 7.21 Verhéltnis von Makro- zu Mikroturbulenz fiir die analysierten Sterne von Me-
lotte 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau).
Die Symbole entsprechen denen in Abb. 7.15.

Massen M < 1.6 M, vorliegen, Isochronen erzeugt.

Als kleine Einfiihrung sollen nun zunachst die grundlegenden Eigenschaften und die
verwendete Eingangsphysik fiir die drei Modelle einander in Tabelle 7.3 gegeniibergestellt
werden. Wihrend sich die Modelle von Girardi et al. (2000) und Salasnich et al. (2000),
die beide auf dem Padua Code basieren, nur in wenigen Punkten unterscheiden, ver-
wendet das VandenBerg et al. (2000) Modell zum Teil erheblich andere physikalische
Eingangsdaten und Annahmen.

GI00 und SAO00 unterscheiden sich nur in zwei Punkten. So verwendet SAQO fiir sehr
hohe Temperaturen die Opazitatsdaten von Weiss & Keaddy (1990) wahrend GIOO fiir
log(T") > 4.1 durchgingig die OPAL Opazitdten von (Rogers & Iglesias 1995) benutzt.
Dariiber hinaus unterscheiden sich die Modelle in der Wahl der verwendeten Neutrino-
Verlustraten, wihrend GI00 Munakata et al. (1985) und Itoh & Kohyama (1983) ver-
wenden berechnet SAQ0 diese Raten nach Haft et al. (1994).

Keines der drei verwendeten Modelle beriicksichtigt Diffusion, die wie Bernkopf (2002)
zeigt, zum Teil erheblichen Einfluss auf die Sternentwicklung nehmen kann. Zwar wir-
ken, wie VandenBerg et al. (2004) aufzeigen, konvektive Prozesse den durch Diffusion
geschaffenen Haufigkeitsgefallen in den stellaren Schichten effektiv entgegen, gerade in
Sternen, in denen tiefreichende Konvektion nicht stattfindet (B, A Sterne) kann die
Vernachlassigung diese Effektes eine erhebliche Quelle an Unsicherheit darstellen.

Desweiteren verwenden alle drei betrachteten Sternentwicklungsmodelle die graue
Ndherung als Randbedingung zum Anschluss der stellaren Atmosphare an die Gleichun-
gen des Sternaufbaus im Inneren. Vandenberg (1991) zeigt, dass die Verwendung de-
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taillierter Modellatmospharen zur Festlegung dieser duBeren Randbedingungen im Un-
terschied zur grauen Naherung oder skalierten solaren 7'(7) Relationen durchaus Unter-
schiede macht. Da es wie Bernkopf (1998) zeigt, nicht moglich ist mit der Mischungs-
wegtheorie fiir die Sonne mit einem konsistenten Parameter ;. sowohl die Erfor-
dernisse der Sternentwicklung, also das Sterninnere, als auch das Balmerlinienspektrum
als Photospharische Eigenschaft zu reproduzieren, dazu ist nach Bernkopf (1998) die
Verwendung der Konvektionstheorie nach Canuto & Mazzitelli (1991) erforderlich, ver-
wenden alle drei Autoren, die im Sterninneren MLT verwenden die graue Naherung als
Anschlussbedingung. Auch dies stellt eine Quelle der Unsicherheit in den drei Modellen
dar.

7.2.1 Interpolation der Isochronen

Die dem von Girardi et al. (2002) publizierten Gitter entnommenen Isochronen miissen,
um mit den untersuchten offenen Sternhaufen verglichen werden zu konnen, zunachst
auf die mittlere Haufenmetallizitat gebracht werden.

Dies geschieht durch Interpolation zwischen Punkten gleicher Sternradien zweier Iso-
chronen, wozu ein mehrstufiger Algorithmus notwendig ist.

1. Im ersten Schritt werden dazu die auf einer Skala aufsteigender Masse vorliegen-
den Isochronen mittels Spline-Interpolation auf ein Gitter aufsteigenden Radiusses
transformiert.

2. AnschlieBend wird zwischen zwei Isochronen verschiedener Metallizitat linear auf
die gewiinschte Zielmetallizitat interpoliert.

Abbildung 7.22 zeigt das Ergebnis dieses Vorgehens, GI00 Isochronen mit Ausgangsme-
tallizitaten von [M/H]= 0.00 und [M/H]= —0.20 und einer Zielmetallizitat (als Beispiel
dient Melotte 111) von [M/H]= —0.03. Wie die Abbildung zeigt kommt es in Bereichen
in denen der Radius entlang der Massenskala der Isochrone schleifen durchlauft aufgrund
der Interpolation auf ein monotones Radiusgitter zu Defiziten bei der Interpolation. Be-
sonders deutlich wird dies in Abb.7.22 oberhalb des Knies beim Ubergang zum Wasser-
soff Schalenbrennen. Die Schleifenstrukturen im log(7.ss) — log(g) Diagramm werden
durch den Interpolationsalgorithmus zerstort. So bedauerlich dies einerseits ist, so we-
nig praktische Bedeutung hat es andererseits. In einer von diesen Schleifen betroffenen
Region des physikalischen Hertzsprung-Russel-Diagramms ist eine genaue Altersbestim-
mung aufgrund der Mehrdeutigkeit solcher sich fiir verschiedenen Altern zugehdrigen
Isochronen iiberlappender Schleifen ohnehin nicht moglich.

7.2.2 Melotte111

Durch den Vergleich von Isochronen der drei Modelle mit der Lage der Haufensterne in
der log(T.ss) — log(g) Ebene soll nun das Alter des offenen Sternhaufens Melotte 111
bestimmt werden.
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Abbildung 7.22 562Ma GOO00 Isochronen mit den Ausgangsmetallizitditen M/H]= 0.00 und
[M/H]= —0.20 interpoliert auf eine Zielmetallizitéit von [M/H]= —0.03 entsprechend Melotte 111.

Abbildung 7.23 zeigt den Vergleich der Melotte 111 Sterne mit den Entwicklungsrech-
nungen von GOOO fiir 5 Isochronen die Altern von 89 Ma bis zu 141 Ma entsprechen.
Diese Altersstufen entsprechen dem Gitter auf dem GOO0O und SAQQ ihre Isochronen be-
rechnet haben. Auf eine dritte Interpolation auf zwischen diesen Gitterpunkten liegende
Alter wird hier verzichtet da dies mehr Genauigkeit zerstort als Klarheit schafft®. Zudem
ist das Altersgitter von GO00 und SAQO so dicht, dass eine Altersbestimmung auf dieser
Basis gut gelingt.

Es zeigt sich, dass zur Altersbestimmung nur die Sterne im Bereich des Knies und
dariiber geeignet sind, da fiir die Sterne der kiihlen Hauptreihe die gezeichneten Isochro-
nen praktisch keine Altersdiskriminierung zulassen. Die erkannten Doppelsterne fallen in
dieser Darstellung besonders deutlich auf, da sie deutlich zu sehr hohen Altern hin aus
der Altersstruktur des Haufen ausbrechen.

Entlang der Massensequenz fillt zunichst die sehr gute Ubereinstimmung der Sterne
der kiihlen Hauptreihe mit den gezeigten Isochronen auf. Mit Ausnahme des kiihlsten
Sternes TrAl3 liegt dieser Teil der Haufenhauptreihe in einem schmalen Band minimal
iiber den theoretischen Isochronen von GO00. TrA13 stimmt mit den Isochronen im
Rahmen seinen aufgrund des qualitativ weniger guten Spektrums gréBeren Fehlerbalken
noch iiberein, zeigt aber einen Trend zu groBerer Abweichung, der sich auch fiir die
kiihlsten Hauptreihensterne der Pleiaden zeigen wird.

8Vor allem im Bereich der durch die Interpolation zerstérten Schleifen beim einsetzenden Was-
serstoff Schalenbrennen und einsetzendem zentralem Heliumbrennen liefern bei einer dritten Inter-
polation unbefriedigende Ergebnisse
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Abbildung 7.23 Melotte 111: Die untersuchten Sterne in der log(Tecss — log(g) Ebene zusammen
mit Isochronen von Girardi et al. (2000) fiir Alter von 398, 501, 562, 631 und 794 Ma.
Die verwendeten Symbole entsprechen denen aus Abb. 7.15.

Die beiden Sterne im Knie des Haufens liegen, mit einer Altersbestimmung von
THD6s466 — D82 =35 Ma und 77,183 = 625 £ 35 Ma mit nur 43 Ma Differenz im Rahmen
ihrer Fehlerbalken zeitlich eng zusammen.

Unter den entwickelten Sternen messen wir fiir Boud7 7py,47 = 580 £ 120 Ma, was
mit den Altersbestimmungen der Kniesterne gut libereinstimmt. Fiir Tr39 ist eine Alters-
bestimmung nicht moglich, da das Objekt in dem oben beschriebenen Bereich liegt, in
dem, wie Abb.7.22 zeigt, die Isochronen einander mit Schleifenstrukturen {iberlappen.
Mit den vorgenannten Altersbestimmungen ist die Lage von Tr39 jedoch auf jeden Fall
vereinbar.

Insgesamt ergibt sich fiir Melotte 111 unter Minimierung der quadratischen Abwei-
chungen fiir die drei Sterne HD65466, Tr183 und Bou47 und die GO00 Modelle ein
Alter von Trerotte 111 = 590 + 60 Ma.

Ganz aus dem Rahmen fallt, wie schon haufiger bei der Betrachtung der Melotte 111
Sterne, Tr146. Mit seiner Lage weit auf der blauen Seite der das Haufenalter markieren-
den Isochrone, sollte ein Stern so hoher Masse langst von der Hauptreihe in Richtung
Riesenstadium wegentwickelt sein. Wenn es sich, was die Dynamik von Tr146 nicht erwar-
ten lasst, bei dem Stern nicht um ein falschlicherweise dem Haufen zugeordnetes Objekt
handelt, so kann Tr146 nicht mit so hoher Masse ,,geboren® worden sein, sondern muss
nachtraglich und erst vor relativ kurzer Zeit Masse , erworben” haben. Man nennt Ster-
ne wie Tr146, aufgrund ihrer seltsamen Lage weit im Blauen der zum Haufen passenden
Isochrone, auch Blue Struggler. Die Entstehung dieses Typs Stern erklart man durch
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die Entwicklung enger Doppelsternsysteme, bei denen es, wenn sich der urspriingliche
Primarstern zum Riesen hin entwickelt iiber den inneren Lagrangeschen Punkt zu einem
Massenstrom hin zum Sekundarstern kommt. So kann ein bereits langere Zeit auf der
Hauptreihe entwickeltes Objekt nachtraglich erheblich an Masse gewinnen, und sich nach
Ende der Entwicklung des urspriinglichen Primarsterns und versiegen des Massestroms
an einem Punkt im HRD wiederfinden, an dem er als Einzelstern mit , normaler” Ent-
wicklung nicht (mehr) existieren sollte.
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Abbildung 7.24 Melotte 111: Wie Abb.7.23, jedoch mit den Isochronen von Salasnich et al.
(2000).

Abbildung 7.24 zeigt die Melotte 111 Sterne diesmal konfrontiert mit den Isochronen
von SAQ0. Da die beiden Modelle von GO00 und SAQQ sich nur in wenigen Punkten un-
terscheiden, liefern die SAOO Modelle auch dhnliche Ergebnisse wie GO00. Abbildung 7.26
zeigt einen direkten Vergleich der Modelle fiir eine Isochrone von 562 Ma. Wahrend die
Unterschiede am kiihlen Teil der Hauptreihe gering sind, hier liegt SAOO ein wenig naher
an der Beobachtung als GO0O, tendiert das SAOO Modell bei entwickelten Objekten zu
etwas kiihleren Objekten hoherer Gravitationsbeschleunigung.

Auf Basis von SA00 messen wir fiir die Knie-Sterne HD65466 und Tr183 T4 pesics =
600+ 35 Ma und 77,133 = 650+ 35 Ma, also eine gegeniiber 42 Ma bei GO00 geringfiigig
groBere Diskrepanz. Fiir den entwickelten Stern Bou47 ergibt SA00 Tpu47 = 631 £+
120 Ma.

Fiir das Alter des Haufens ergibt sich Tpseiote111 = 630 = 60 Ma. Im Rahmen der
Fehlergrenzen sind also die Altersbestimmungen mittels GO0O sowohl fiir die einzelnen
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Sterne als auch fiir das Haufenalter von Melotte 111 kompatibel.

Melotte 111 entstand also zu einer Zeit, in der Erdgeschichtlich im Kambrium die
ersten komplexeren Vielzeller die Meere besiedelten.
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Abbildung 7.25 Melotte 111: Wie Abb. 7.23 jedoch fiir die kiithle Hauptreihe unter Miteinbezie-
hung der Modelle von VandenBerg et al. (2000).

Abbildung 7.25 zeigt fiir einen Ausschnitt der Hauptreihe sowohl die Modelle von
GOOQ0O0 als auch die Isochronen die aus den Entwicklungswegen von VDBOO generiert
wurden fiir dieselben Altersstufen. Die nur fiir Massen von M = 0.5---1.6 M, vorlie-
genden Modelle von VDBOO liegen alle unterhalb den Modellen von GO00 und vergroBern
die Diskrepanz zur ohnehin leicht iiber den Modellen von GO00 angesiedelten Messungen
der Sterne von Melotte 111. Alle Messungen liegen zwar im Rahmen der Fehlerbalken
noch auf den VDBOO Isochronen, insgesamt ist die Ubereinstimmung mit der gemes-
senen Hauptreihe aber deutlich schlechter als bei GO00 und, wie Abb. 7.26 zeigt, auch
bei SA00. Da die VDBO00 Modelle sich nicht bis zum Bereich des Knies von Melotte 111
erstrecken ist eine Altersbestimmung mit Hilfe dieser Modelle nicht maoglich.

Tabelle 7.4 stellt die hier mit den GO00 und SA00 Modellen gemessenen Alter von
Melotte 111 Literaturwerten gegeniiber. Unsere Messung erweist sich dabei als deutlich
alter als die Literaturwerte.
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Abbildung 7.26 Melotte 111: 562 Ma Isochronen fiir die Sternentwicklungsmodelle von Girardi
et al. (2000), Salasnich et al. (2000) und VandenBerg et al. (2000) im direkten Vergleich.
Die verwendeten Symbole entsprechen denen aus Abb. 7.15.
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Merkmal | VandenBerg et al. (2000) | Girardi et al. (2000) | Salasnich et al. (2000)
Zustandsgleichung || Eggleton et al. (1973) fir 7> 107 fiir 7> 10"
& Coulomb Wechselwirkung Kippenhahn et al. (1965), Kippenhahn et al. (1965),
Straniero (1988) und Straniero (1988) und
Girardi et al. (1996) Girardi et al. (1996)
fir T < 107 fiir T < 107:
Mihalas et al. (1990) Mihalas et al. (1990)
Chemische Anders & Grevesse (1989) mit An- | Grevesse & Noels (1993) Grevesse & Noels (1993)
Zusammensetzung || passungen nach
Grevesse et al. (1990) (N) und
Grevesse et al. (1991) (C)
Nukleare Bahcall & Pinsonneault (1992) Caughlan & Fowler (1988) Caughlan & Fowler (1988)
Reaktionsraten Landre et al. (1990) Landre et al. (1990)
Neutrino Itoh et al. (1996) Munakata et al. (1985) Haft et al. (1994)
Verlustraten Itoh & Kohyama (1983)
Opazitéten OPAL;(Rogers & Iglesias 1992) fir log(T) > 4.1: fiir log(T) > 8.7:
OPAL; (Rogers & Iglesias 1992) | Weiss & Keaddy (1990)
fiir log(T') < 4: fiir log(T) > 4:
Alexander & Ferguson (1994) OPAL;(Rogers & Iglesias 1995)
dazwischen wird linear interpoliert | fiir log(T) < 3.8:
Alexander & Ferguson (1994)
dazwischen wird linear interpoliert
Konvektion Mischungswegtheorie: Mischungswegtheorie Mischungswegtheorie
ayrr = 1.89 + Overshooting nach + Overshooting nach
Bressan et al. (1981) und Bressan et al. (1981) und
Alongi et al. (1991) Alongi et al. (1991)
AN LT = 1.68 AN LT = 1.68
Diffusion nein nein nein
Anschluss an die || graue Naherung graue Naherung graue Naherung
Photosphére

Tabelle 7.3 Grundlegende Eingangsphysik in den Sternentwicklungsmodellen von VandenBerg et al. (2000), Girardi et al. (2000) und Salasnich et al.

(2000) in der Gegeniiberstellung.
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Autor Alter [Ma)
Boesgaard (1989) 430 £ -
Cayrel de Strobel (1990) 450+ 115
Odenkirchen et al. (1998) 500 4 50
Diese Arbeit: GO00 590 £ 60
Diese Arbeit: SA00 630 60

Tabelle 7.4 Melotte 111: Vergleich des Haufenalters mit Literaturwerten.
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7.2.3 Die Pleiaden

Nach Melotte 111 werden nun die beschriebenen Sternentwicklungsmodelle auf die Pleia-
den angewandt. Abbildung 7.27 zeigt die beobachteten Pleiadensterne in der log(7efy) —
log(g) Ebene zusammen mit den Isochronen nach GOOO fiir 89, 100, 112, 126 und
141 Ma. Wiederum fallen erkannte Doppelsterne wie Hip 18201° und Hip 17694 deutlich
als solche auf.
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Abbildung 7.27 Pleiaden: Wie Abb. 7.23.

Entlang der Massenskala erweist sich der kiihle Teil der Hauptreihe zwar noch immer
als wohldefiniert, weist aber im Vergleich zu Melotte 111 eine etwas groBere Streuung
der Sterne beziiglich ihrer Lage zu den Isochronen auf. Aufgrund der wegen groBeren
Abstands qualitativ weniger guten Spektren ist dies nicht verwunderlich. Im Rahmen
der Fehlerbalken ist die Ubereinstimmung zwischen theoretischen Isochronen und dem
gemessenen kiihlen Teil der Hauptreihe noch immer sehr gut. Wie bei Melotte 111 deu-
tet sich auch in den Pleiaden zu den kiihlsten Sternen Mel22 1593 und Mel22 2366 hin
eine steigende Abweichung zwischen Theorie und Messung an. Hier scheint ein tatsachli-
ches Defizit der Sternentwicklungsmodelle, oder aber ein grundsatzliches Problem bei
der Bestimmung stellarer Parameter vorzuliegen. In wieweit dieses Problem durch An-
passung von Diffusionsparametern, den Anschluss von Modellatmospharen als duBere
Randbedingung oder die Variation der Heliumhaufigkeit in den Sternentwicklungsmodel-

9Hip 18201 wurde wie in Kapitel 6.1.2.2 beschrieben als schon bekannter Doppelstern absichtlich
in die Auswahl aufgenommen um sicherzustellen, dass Doppelsterne im Verlauf unserer Analysen
erkannt werden.
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len aufzuldsen ist, bleibt an dieser Stelle, da das entsprechende Sternentwicklungsmodell
von Bernkopf (1998) nicht zur Verfiigung steht, unbeantwortet.

Hip 17034 ist mit den in Frage kommenden Isochronen unvereinbar. Der Stern weist
aber spektroskopisch keinen Doppelsterncharakter auf. Bei Hip 17034 konnte es sich also
um einen bislang nicht erkannten Doppelstern handeln, der hier nur durch seine Lage im
HRD oberhalb der fiir die Pleiaden angenommenen Lage der Hauptreihe auffallt. Eine
andere Moglichkeit ist, wie Abb.7.28 zeigt, eine fiir diesen Stern falschlicherweise zu
Null angenommener Farbexzess. Abbildung 7.28 zeigt fiir die heiBen Sterne, fiir die eine
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Abbildung 7.28 Pleiaden: Fiir die heiflen Pleiadensterne ist neben der Position in der
log(Ters —log(g) Ebene, wie sie in dieser Arbeit bestimmt wurde, und der 112 Ma Isochrone von
GOO00 die Position der Sterne unter:

-der Annahme Ep_y = 0mag falls fiir die Sterne eine Rétung angenommen wurde eingezeichnet.
-der Annahme Ep_y = 0.044mag falls fiir die Sterne keine Rotung angenommen wurde einge-
zeichnet.

Die beiden Annahmen sind mit einer durchgezogenen grauen Linie verbunden.

Rotung Ep_y # 0mag angenommen wurde, die Position im HRD unter der Annahme
Ep_v = Omag. Fiir diejenigen Sterne fiir die aufgrund ihrer Lage im Aussenbereich
des Haufens Ez_y = Omag angenommen wurde, wurde ihre Position im HRD unter
der Annahme Ep_y = 0.044 mag eingezeichnet. Die beiden Positionen sind jeweils
mit einer grauen Linie verbunden. Da Hip 17034 beziiglich seiner Rotation (vsin(i) =
115.0£4km/s), seines Spektrums und seiner Metallizitat ([M/H]= 0.044.08) was einen
eventuellen Doppelsterncharakters betrifft unverdachtig ist, liegt die Annahme nahe, dass
fiir dieses Objekt falschlicherweise keine RGtung angenommen wurde. Dieses Beispiel, und
Abb. 7.28 zeigt, dass Rotung fiir die Pleiaden in der Tat ein erhebliches Problem bei der
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genauen Bestimmung der Lage der Sterne im log(7.ss) — log(g) Diagramm und damit
bei der Bestimmung des Pleiadenalters darstellt.

Halt man an den in Kapitel 6.20 getroffenen Festlegungen beziiglich des Farbexzesses
fest, so kann das Alter zweier Sterne, Hip 17531 und Hip 17527 mit guter Aufldsung
gemessen werden. GOOQO liefert fiir diese Objekte Tiip17531 = 105410 Ma und Tip17507 =
133 + 15 Ma. Das Haufenalter ergibt sich so, auf Basis von nur zwei Sternen und ohne
eventuelle Fehler im Farbexzess zu beriicksichtigen, zu Tpiciagen = 119 £ 22 Ma.
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Abbildung 7.29 Pleiaden: Wie Abb. 7.24.

Abbildung 7.29 zeigt die gemessenen Pleiadensterne, jetzt konfrontiert mit den Ent-
wicklungswegen von SA00. Die Qualitit der Ubereinstimmung ist, wie auch Abb.7.31
zeigt, dhnliche wie bei GOO00. Die Messung ergibt fiir Hip17531 und Hip17527:
Tripizssr = 100 £ 10Ma und Tgipi7507 = 130 £ 15Ma. Fiir die Pleiaden folgt dar-
aus Tpjeiaden = 115 4+ 22Ma. Im Rahmen der Fehlergrenzen sind die Pleiadenalter fiir
GOO0O0 und SAQQ als gleich zu bezeichnen.

Die Dinosaurier waren in der zu Ende gehenden Kreidezeit also gerade ausgestorben
und die ersten Vogel sahen die Geburt der Pleiaden.

Wie Abb. 7.30 zeigt, sind wie dies schon bei Melotte 111 der Fall war die von VDB00
abgeleiteten Isochronen in deutlich schlechterer Ubereinstimmung mit der Beobachtung.
Zuminders fiir junge Sterne kann daraus ein Defizit der VDB00 Modelle abgeleitet wer-
den.

Tabelle 7.5 zeigt den Verglich der von uns aus den Modellen von GO0O0 und SAQ0
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Abbildung 7.30 Pleiaden: Wie Abb. 7.25.

bestimmten Haufenalter mit denen anderer Autoren. AuBer den wesentlich kleineren
Werten von Boesgaard (1989)!° und Vandenberg & Bridges (1984) sowie dem héchsten
Wert den Mazzei & Pigatto (1989) finden, liegt das im Rahmen dieser Arbeit gefun-
dene Haufenalter nahe an den Analysen vor allem der jiingeren Zeit. Besonders gute
Ubereinstimmung herrscht mit den Arbeiten von Basri et al. (1996) und Martin et al.
(2001).

10Es fillt auf, dass die Altersbestimmung vonBoesgaard (1989) fiir Pleiaden und Melotte 111
erheblich unter den Werten liegt die in dieser Arbeit bestimmt wurden. Die gute Ubereinstimmung
mit neueren Arbeiten zum Pleiadenalter kann zumindest als Indiz fiir die Richtigkeit des hier
bestimmte Alters von Melotte 111 gewertet erden.
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Abbildung 7.31 Pleiaden: Wie Abb. 7.26.

Autor Alter [Ma)
Vandenberg & Bridges (1984) 90 +-
Boesgaard (1989) 70 £-
Mazzei & Pigatto (1989) 150 £ -
Basri et al. (1996) 115 +-
Meynet et al. (1993) 100 £ -
Martin et al. (2001) 119+-
Castellani et al. (2002) 130 £-
Diese Arbeit: GO00 119£22
Diese Arbeit: SA00 115£22

Tabelle 7.5 Melotte 111: Vergleich des Haufenalters mit Literaturwerten.
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7.3 Spektroskopische Massen und Entfernungsbestimmung.

Nach der Bestimmung des Alters der beiden Sternhaufen werden nun zum Abschluss der
Betrachtungen iiber die Hauptreihen von Melotte 111 und der Pleiaden noch die Massen
und die spektroskopischen Entfernungen zu den untersuchten Sternen ermittelt.

Die Bestimmung der Massen erfolgt dabei wiederum durch Vergleich der Lage des
Sternes in der log(T.ss) — log(g)-Ebene mit Sternentwicklungsrechnungen. Zum Ver-
gleich wahlen wir die Modelle von Girardi et al. (2000).

Abbildung 7.32 und Abb. 7.33 zeigt die GO00 Modell fiir Melotte 111 und die Pleiaden.
Im Abstand von 0.1 M sind die Massen entlang der gezeigten Isochronen aufgetragen.
Ganzzahlige Massen sind als groBere Punkte dargestellt und beschriftet.

Nach Bestimmung der stellaren Masse ist es mittels Gleichung 7.1 moglich den Stern-
radius R zu berechnen, da log(g) bereits spektroskopisch bestimmt ist. Aus den Glei-
chungen7.1, 7.2 und 7.3 ist es schlieBlich moglich, mit der Notation [X] = log(X/Xs)
die sogenannte spektroskopische Parallaze 7, wie in Gleichung 7.4 zu berechnen. Die
Bezeichnung spektroskopische Parallaze ist dabei irrefiihrend, da sie nicht ausschlieB-
lich auf spektroskopischen Messungen beruht, sondern mit der V-Magnitude und
der Extinktion Ay auch photometrische Eingangsdaten beinhaltet. Die bolometri-
sche Korrektur BC ist Girardi et al. (2002) entnommen um Konsistenz zwischen den
verwendeten Entwicklungsmodellen und diesem Wert, der die Differenz von bolometri-
scher Helligkeit My, zur visuellen Helligkeit V' beschreibt zu gewahrleisten.

g=GM/R? (7.1)

L=47R*-oT,; (7.2)
~5—m~—M

log(m) = 5+ (7.3)

log(msy) = 0.5([g] — [M]) — 2[Tuss] — 0.2(V — Ay + BC+0.25)  (7.4)

Die Ergebnisse der Massen-, Radius- und der spektroskopischen Entfernungsbestim-
mung sind fiir Melotte 111 in Tabelle 7.6 und fiir die Pleiaden in Tabelle 7.7 zusammen-
gefasst. Die fiir die spektroskopische Entfernung d,, angegebenen Fehler sind aus den
Fehlern in der Bestimmung von T, und log(g) sowie dem fiir alle Sterne mit 0.014 mag
angenommen Fehler von V' zusammengesetzt. Fehler in der Bestimmung der Sternmas-
se sind nicht beriicksichtigt. Da der zu erwartende Massenfehler wie auch Fuhrmann
(2004) annimmt kleiner als 10% ist, spielt diese Ungenauigkeit nur eine untergeordnete
Rolle, Fehler die aus der Unsicherheit der verwendete Sternentwicklungsmodelle resul-
tieren sind dariiber hinaus einer quantitativen Miteinbeziehung in den Gesamtfehler der
Entfernungsbestimmung nicht zuganglich.

Fiir den Blue Struggler Tr146 in Melotte 111 wurde keine spektroskopische Entfer-
nung bestimmt, da er sich mit seiner Metallizitdt weit auBerhalb des fiir den Haufen
verwendbaren Modellgitters bewegt.
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Abbildung 7.32 Melotte 111: GOO0O0 Isochronen mit Markierungen fiir die Massen entlang der
Isochronen in 0.1 M,dot Schritten. Die verwendeten Symbole entsprechen denen aus Abb. 7.15.
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Abbildung 7.33 Pleiaden: Wie Abb. 7.32.



(1) 2 6 @ 6 (6) (7) (& () (o an @z (13 - 14 - (15
Name Teps K] log(g) [M/H] Vimag] Ay[mag] BClmag] M[Mos] RlRo] dgplpe] +  duiplpd] AZE[%] djylpe] AZ>[%)

dhip d;;,ip
Tr 146 10900 4.10 1.23 5.29  0.00 - 2.78 2.46 - - 82.92 - - -
Hip65466 8530 3.90 -0.03 5.75  0.00 0.03 2.21 223 96.67 1399 78.00 23.9 - -
Tr183 8325 3.87 0.16 6.28 0.00 0.06 2.18 246 122,78 131 106.27 15.5 88.50  38.7
Tr 145 7720 3.84 033 6.63 0.00 011  2.02 177 12629 20 7899 599 - -
Tr 36 6600 4.29 0.02 8.09 0.00 0.03 1.30 1.42 8350 298 87.49 -4.6 83.54 -0.1
Tr118 6460 4.30 0.04 8.34 0.00 0.03 1.25 1.33  86.78 9% 87.80 -1.2 77.82 115
Tr114 6370 4.34 -0.03 8.57 0.00 0.01 1.23 1.48 88.35 I8l 105.15 -16.0 89.69 -1.5
Tr90 6360 4.20 -0.07 8.53 0.00 0.01 1.24 1.26 101.92 29 87.18 16.9 79.43  28.3
Tr 53 6170 4.39 -0.06 8.69 0.00 0.00 1.16 0.98 79.67 &% 6878 15.8 68.63 16.1
Tr 65 2980 4.44  -0.03 9.02 0.00 -0.02 1.09 .11 79.19 &9 8418 5.9 - -
Tr 85 o890 4.45 0.00 9.31 0.00 -0.03 1.05 1.04 84.81 536 8749 -3.1 84.32 0.6
Tr12 5790 4.49  -0.03 9.54 0.00 -0.04 1.04 1.03  86.01 2% 9158 -6.1 81.50 2.5
Bou47 5670 3.02  -0.04 493 0.00  -0.05  2.50 921 82.92 482 9416 -11.9 - -
Tr A13 5360 4.53 -0.02 10.51 0.00 -0.13 0.88 0.66 97.25 1398 76.22 27.6 - -
Tr 39 4930 2.76  -0.07  4.95 0.00  -0.26 268  10.88 79.36 349 7622 4.1 - :

Tabelle 7.6 Melotte 111: Spektroskopische Massen, Radius und Abstandsbestimmug. Objektname (1), Effektivtemperatur (2), Gravitationsbeschleuni-
gung (3), Metallizitit (4), visuelle Helligkeit (5), Extinktion der visuellen Helligkeit (6), Bolometrische Korrektur nach Girardi et al. (2002) (7), Masse (8),
Radius (9), spektroskopischer Abstand (10), Fehler des spektroskopischen Abstandes (11), astrometrischer Abstand nach Perryman & ESA (1997) (12), rela-
tive Abweichung zwischen spektroskopischem und Perryman & ESA (1997) Abstand (13), astrometrischer Abstand nach Makarov (2003) (14) sowie relative
Abweichung zwischen spektroskopischem und Makarov (2003) Abstand (15).
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(1) 2 3 @ (5) (6) (7) (8) 9)  (10) (11) (12) (13) (14) (15)
Name TeprK] log(g) [M/H] Vimag] Ay[mag] BClmag] M[Mg] R[Re] dsglpe] £ dpiplpe] Af,f; (%] dfiplpc] Af{; [%%]
Hip17531 13455 3.68  0.09 430 0.10 -0.89 4.73 4.09 14580 3022 11429 27.6 135.50 15.7
Hipl17527 12550 3.98  0.05 5.66 0.11 -0.73 3.68 2,31 158.94 3387 112.74  41.0 - -
Hipl17573 12540 3.26 0.24 3.87 0.17 -0.70 5.26 526 187.35 399 110.38 69.7 - -
Hip18559 9625 4.22  0.13 7.21  0.00 -0.14 2.26 244  156.01 3+ 196.85 -20.7 - -
Hip18201 9500 3.70  0.47 6.35 0.00 -0.10 2.95 2.72  217.36 221 146.63 48.2 - -
Hip17034 9260 4.13  0.04 7.11  0.00 -0.08 2.24 1.99 156.58 3394 14556 7.6 126.42 23.9
Hip17694 7750 3.95  0.11 8.17 0.14 0.08 1.93 1.21  204.00 3238 101.32 101.3 - -
Hip17729 7700 4.30  0.11 832 0.14 0.07 1.65 1.48  134.15 2139 131.41 2.1 104.28 28.7
HD23195 6450 4.27  0.04 9.66 0.21 0.03 1.29 1.20 151.67 1857 - - - -
Hip17316 6090 4.38  0.05 9.85 0.00 0.00 1.14 1.37  132.88 1232 15924 -16.6 163.13 -18.5
Hip17044 5930 4.45 0.06  10.40 0.00 -0.02 1.11 0.80 146.57 138 11299 29.7 97.47 50.4
HD282952 5790 4.47 0.02 10.54 0.14 -0.04 1.06 0.99 132.19 1633 - - - -
HII 1593 5500 4.50 0.03 11.12 0.16 -0.09 0.95 0.87 137.88 174 - - - -
HII 2366 5190 4.54 0.04 11.53 0.14 -0.18 0.86 0.83 130.58 1677 - - - -

Tabelle 7.7 Pleiaden: Wie Tabelle 7.6. Spalte (14) und (15) beziehen sich hier auf Makarov (2002).



7.3. Spektroskopische Massen und Entfernungsbestimmung. 185

7.3.1 Melottel111
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Abbildung 7.34 Gegeniiberstellung der spektroskopischen Entfernung und der astrometrischen
Perryman & ESA (1997) Entfernung fiir Melotte 111. Der grau schattierte Bereich beschreibt den
Fehler der HIPPARCOS Astrometrie. Das graue Kreuz zeigt Mittelwerte und 1o Streuungen fiir die
Melotte 111 Sterne unter Weglassung der Doppelsterne und Tr183.

Die verwendeten Symbole entsprechen denen aus Abb. 7.15.

Abbildung 7.34 stellt die im Rahmen dieser Arbeit gemessenen spektroskopischen Ent-
fernungen fiir Melotte 111 den Entfernungen wie sie sich aus den astrometrischen Da-
ten des HIPPARCOS Satelliten (Perryman & ESA 1997) ergeben gegeniiber. Der grau
schattierte Bereich entspricht dabei der Unsicherheit wie sie fiir die HIPPARCOS Parala-
xen angegeben wird. Die beiden Doppelsterne Tr145 und Tr90 fallen wie zuvor schon
beziiglich ihrer Lage zur Hauptreihe auch in dieser Darstellung deutlich auf. Tr183 der im
Rahmen der Fehlerbalken von spektroskopischer und astrometrischer Entfernungsbestim-
mung unauffallig ist, liegt offenbar weit , hinten” im Haufen. Zur Berechnung mittlerer
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Eigenschaften wird er als , AusreiBer" von der Betrachtung genauso ausgeschlossen wie
die beiden Doppelsterne Tr145 und Tr90.

Aus den verbleibenden 10 Sternen ergibt sich fiir die spektroskopische Entfernung ein
Mittelwert von d,,(Mellll) = 84.7 & 1.7 pc und fiir die astrometrische Entfernung ein
Mittelwert von dj;,(Mellll) = 86.1 £ 3.2 pc'!. Fehler des Mittelwertes und Streuung
der Daten um den Mittelwert sind also bei Melotte 111 fiir die spektroskopische Methode
nur etwa halb so groB wie fiir die astrometrische Methode.
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Abbildung 7.35 Wie Abb. 7.34 jedoch fiir die Neuauswertung der HIPPARCOS Rohdaten durch
Makarov (2003).

Makarov (2002) und Makarov (2003) beschreiben eine alternative Methode der nach

1 Abbildung 7.34 zeigt, wie alle weiteren Abbildungen diesen Typs die 1o Streuung der zur
Messung der Mittelwerte verwendeten Sterne, im Laufenden Text und in den Tabellen 7.8 und 7.9
ist dagegen der Fehler des Mittelwertes angegeben.
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Meinung des Autors in ihrer urspriinglichen Form fehlerhaften Auswertung der HIPPAR-
cos Daten. Abbildung 7.35 zeigt fiir die 8 Sterne, die Makarov (2003) mit der Auswahl
in dieser Arbeit fiir Melotte 111 gemeinsam hat den Vergleich zwischen spektroskopi-
scher und astrometrischer Entfernungsbestimmung. In dieser veranderten Auswertung der
HipPARCOS Rohdaten riickt Melotte111 in der astrometrischen Abstandsbestimmung
auf dpipnen(Mellll) = 80.9£2.5 pc gut 9% naher an die Sonne heran. Die spektroskopi-
sche Abstandsbestimmung fiir diese 8 Sterne ergibt d,(Mel111l) = 84.9 £ 1.1 pc und ist
gegeniiber der gesamten Auswahl von 10 Sternen fast unverandert. Tabelle 7.8 fasst die
Abstandmessungen fiir spektroskopische und astrometrische Auswertungen zusammen.

Methode d[pc] # Objekte
HipPARCOS unkorrigiert 86.1 4+ 3.2 10
spektroskopisch 84.7£ 1.7 10
HippPARCOS korrigiert 80.9+£2.5 8
spektroskopisch 849+1.1 8

Tabelle 7.8 Mittlere Entfernung von Melotte 111.
Fiir die 10 Sterne die diese Arbeit und Perryman & ESA (1997) gemeinsam haben (oben).
Fiir die 8 Sterne die diese Arbeit und Makarov (2003) gemeinsam haben (unten).

Die Werte die wir fiir korrigierte und unkorrigierte HIPPARCOS Astrometrie finden
stimmen sehr gut mit den auf wesentlich umfangreicheren Gesamtheiten beruhenden
Arbeiten, die in Tabelle 6.2 vorgestellt wurden, iiberein. Mit d,,(Mellll) = 84.74+1.7 pc
liegt unser spektroskopischer Wert knapp oberhalb der Mitte zwischen den hohen Werten
von Odenkirchen et al. (1998) und Robichon et al. (1999) sowie den niedrigen von
Pinsonneault et al. (1998) und Makarov (2003). Da die Streuung der Entfernungen
unter den beobachteten Sternen bei der spektroskopischen Messung deutlich geringer
ist als bei der HIPPARCOS Astrometrie ist schon bei einer Entfernung von 80 pc der
detaillierten spektroskopischen Entfernungsbestimmung offener Haufen der Vorzug vor
HIPPARCOS zu geben, dies zumal die Astrometrie in diesem Fall auch nicht frei von
systematischen Fehlern zu sein scheint.

7.3.2 Die Pleiaden

In Abb. 7.36 werden die Entfernungsbestimmungen dieser Arbeit fiir die Pleiadensterne,
die auch im HIPPARCOS Projekt (Perryman & ESA 1997) gemessen wurden, diesen
Astrometrischen Daten gegeniibergestellt. Da die Pleiaden weiter entfernt und damit die
von uns beobachteten F und G Sterne zum GroBteil so dunkel sind, dass sie nicht mehr
in der Gesamtheit der von HIPPARCOS beobachteten Sterne liegen, haben wir nur 10
Sterne mit (Perryman & ESA 1997) gemeinsam. Davon sind drei Objekte, die auch in
Abb. 7.36 wieder deutlich auffallen, Doppelsterne.

Fiir die verbleibenden sieben Sterne misst HIPPARCOS in der nicht korrigierten Stan-
dardauswertung eine mittlere Entfernung von d;;,(Pleiaden) = 136.3 &= 9.3 pc, wahrend
im Rahmen dieser Arbeit d,(Pleiaden) = 143.9 &= 4.1 pc gemessen werden.
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Abbildung 7.36 Wie Abb. 7.34 jedoch fiir die Pleiaden. Die Doppelsterne Hip 17694, Hip 17573
und Hip 18201 wurden fiir die Berechnung der als graues Kreuz dargestellten Mittelwerte und deren
1o Streuung nicht miteinbezogen.

Abbildung 7.37 zeigt fiir die fiinf Sterne die diese Arbeit mit Makarov (2002) ge-
meinsam hat den Vergleich unserer spektroskopischen Entfernungsbestimmung mit den
auf Basis der HIPPARCOS Originaldaten neu bestimmten astrometrischen Sternentfer-
nung. Makarov (2002) ergibt fiir diese sehr kleine und damit unsichere Auswahl von
Sternen djyp,, . (Pleiaden) = 125.4+£11.7 pc, wahrend die spektroskopische Methode auf
dsp(Pleiaden) = 145.4 + 5.2 pc fiihrt.

Bei aller Vorsicht, die ein so kleines Sample gebietet, fallt doch auch im Falle der Plei-
aden auf, dass die Streuung fiir die spektroskopische Methode nur ungefahr halb so groB
ist wie flir die astrometrische. Und das obwohl als zusatzlicher Faktor der Unsicherheit
die interstellare Extinktion Ay, die wie in Kapitel 6.20 gezeigt fiir viele Sterne nur mit
einiger Unsicherheit festgelegt werden konnte, in die spektroskopische Methode eingeht.

Tabelle 7.9 stellt fiir die sieben bzw. fiinf Nicht-Doppelsterne die unsere Auswahl mit
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Abbildung 7.37 Wie Abb. 7.36 jedoch fiir die Neuauswertung der HIPPARCOS Rohdaten durch
Makarov (2002).

(Perryman & ESA 1997) bzw. Makarov (2002) gemeinsam hat, die resultierenden Hau-
fenentfernungen zusammen. Auf Basis einer so kleinen Gesamtheit von Sternen kann
nicht erwartet werden einen aussagekraftigen Abstand fiir die Pleiaden zu finden. Dies
zeigt sich auch im Vergleich mit Tabelle6.4. Wahrend fiir Melotte 111 die astrometri-
schen Entfernungsbestimmungen der Untergesamtheiten unserer Auswahl gut mit den
Gesamtarbeiten, die auf HIPPARCOS Astrometrie beruhen iibereinstimmten, zeigen sich
fiir die Pleiaden innerhalb dieser Methoden bereits erhebliche Abweichungen.

Mit einer Entfernung von d,(Pleiaden) = 143.9 & 4.1 pc liegt der hier gemessene
spektroskopische Wert im Vergleich zu den Werten aus Tabelle 6.4 hoch. Die Streuung
der einzelnen Messwerte ist, wie Abb. 7.36 zeigt jedoch fiir die spektroskopische Methode
sehr viel geringer als fiir die in solchen Abstanden bereits sehr stark fehlerbehaftete astro-
metrische Methode. Grundsatzlich ist also der Abstand der Pleiaden durch die Messung
spektroskopischer Entfernungen mit guter Genauigkeit bestimmbar. Die Beobachtung
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Methode d[pc] # Objekte
HipPARCOS unkorrigiert 136.3+ 9.3 7
spektroskopisch 143.94+ 4.1 7
HippARCOS korrigiert 1254 +£11.7 )
spektroskopisch 145.44+ 5.2 5

Tabelle 7.9 Mittlere Entfernung der Pleiaden.
Fiir die 7 Sterne die diese Arbeit und Perryman & ESA (1997) gemeinsam haben (oben).
Fiir die 5 Sterne die diese Arbeit und Makarov (2002) gemeinsam haben (unten).

einer groBeren Zahl von Sternen ist hierfiir jedoch notwendig.



8. Chemische Zusammensetzung der Sternhaufen

Die chemische Zusammensetzung, also die Haufigkeit der einzelnen Elemente in den
Atmospharen der Haufensterne ist aus mehreren Griinden ein wichtiger Untersuchungs-
gegenstand bei den betrachteten Haufensternen. So ist beispielsweise die Frage , wie
chemisch homogen sind offene Sternhaufen® entscheidend dafiir, dass mit einer Sorte
Sternentwicklungsmodell der gesamte Haufen modelliert werden kann. Dariiber hinaus
konnen Uber- oder Unterhiufigkeiten einzelner Elemente im Haufen Aufschluss iiber eine
eventuell abweichend von der galaktischen Scheibe verlaufende Entwicklung des Objek-
tes geben. SchlieBlich ist speziell die Haufigkeit des Heliums interessant, da wie unter
Anderem Vandenberg & Bridges (1984) zeigt, die Modelle der Sternentwicklung nicht
unerheblich von der Heliumhaufigkeit abhangig sind.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden daher neben Fe und Mg, die ja bereits zur Festlegung
der Metallizitdt bzw. zur Messung der Gravitationsbeschleunigung in kiihlen Sternen ge-
braucht wurden, noch fiir fiinf weitere Elemente photospharische Haufigkeiten bestimmt.

Dabei wurde als weiterer Vertreter der Fisengruppenelemente Cr als Vertreter der
sogenannten o Prozess Elemente Mg, Si und Ca, als Reprasentant der leichten, neu-
tronenreichen Elemente Na und als Vertreter der durch Neutroneneinfang im s- bzw.
r-Prozess gebildeten Spezies die Elemente Sr und Eu gewahlt.

Die Tabellen 8.1 und 8.2 zeigen fiir die untersuchten Sterne die Haufigkeitsmessungen
fir diese Elemente. Alle Analysen erfolgen im LTE, was wie Gehren et al. (2001a) und
Gehren et al. (2001b) fiir Fe, Shi et al. (2004), Gehren et al. (2004) und Baumueller
& Gehren (1997) fiir Na, Zhao & Gehren (2000) und Gehren et al. (2004) fiir Mg und
Mashonkina et al. (2003) fiir Eu zeigen durchaus zu Fehlern in den absoluten Werten
fiihren kann. Da alle Untersuchungen in derselben Weise im LTE durchgefiihrt und NLTE-
Effekte zumindest teilweise ausgeglichen werden indem jeweils die Elemente gleicher
lonisationsstufe miteinander in Beziehung gesetzt werden, sind vergleichende Aussagen
trotzdem zulassig.

Die verwendeten Linien sind bis auf Eull6645.17 A , die zusitzlich in die Linien-
gesamtheit aufgenommen wurde, dieselben wie in Grupp (1996). Dabei erfolgte eine
Neuanpassung der Linien an das solare Spektrum unter Verwendung der MAFAGS-OS
Sonnenatmosphare.

Die in Tabelle8.1 und 8.2 angegebenen Fehler entsprechen der 1o-Streuung der
Messwerte. Fehler in der Parameterbestimmung sind, wie eventuelle systematische Fehler
der Modellatmospharen oder Fehler durch die Verwendung von LTE Modellen, nicht mit-
einbezogen. Fiir Spezies, bei denen nur eine einzige Linie zur Bestimmung der Haufigkeit
zur Verfligung stand, ist der Fehler auf 0.15 Dex gesetzt. Zusatzlich zum 1o Fehler ist
die Zahl der verwendeten Linien in Tabelle 8.1 und 8.2 mit angegeben.

Neben den in den Tabellen 8.1 und 8.2 gezeigten Metallen kommt Helium im Zusam-
menhang mit der Sternentwicklung eine besondere Bedeutung zu. Im Kapitel 8.5 wird
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daher auf dieses Element gesondert eingegangen.



Name T.r¢[K] [Fel/H] [Fell/H] [Cr/Fe] [Mg/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Na/Fe|] [Sr/Fe] [Eu/Fe] K.

Tr 146 10900 1.53 1.23 2.31 -0.34 1.92 -0.38 -0.48 - 2.43 sp
030 7 008 6 0136 018 4 0151 015 6 0.18 2 0.09 2

Hip 65466 8530 -0.04 -0.03 0.05 0.04 -0.01 -0.11 -0.10 -0.70 -
030 7 0086 0136 018 4 0251 0151 018 2 0.15 1 0.09 2

Tr183 8325 0.13 0.16 0.04 -0.15 0.09 -0.13 0.11 0.26 - m
0.0917 0.0511 0.12 8 0.05 2 004 4 011 9 004 3 015 1
Tr 145 7720 0.37 0.33 0.25 -0.53 -0.20 -1.11 0.02 0.15 0.52 bm
0.0320 0.0913 0.09 9 005 2 003 5 010 6 009 4 0151 0.15 1
Tr 36 6600 -0.04 0.02 -0.04 0.04 0.04 -0.10 0.16 -0.11
0.0417 0.06 7 0.03 6 0.05 2 0034 0024 0053 015 1
Tr118 6460 0.02 0.04 -0.06 0.01 -0.03 -0.08 -0.16 -0.03 0.06
0.0333 001 8 0069 0033 0104 003 7 012 6 0.15 1 0.01 2
Tr114 6370 -0.05 -0.03 -0.10 -0.01 -0.02 -0.02 -0.16 0.13 0.01
0.0333 0.02 8 0.0510 0.04 2 0055 0055 004 4 0151 0.04 2
Tr90 6360 -0.03 -0.07 -0.15 0.02 -0.00 -0.06 -0.07 0.08 0.00 b
0.0337 001 7 0049 0032 0044 0038 0033 0151 0.05 2
Tr 53 6170 -0.06 -0.06 -0.07 0.00 -0.03 -0.00 -0.02 0.04 0.00
0.03 41 -0.0110 0.0210 0.03 2 003 7 0.01 9 005 6 0.01 2 0.01 2
Tr 65 5980 -0.07 -0.03 -0.03 0.01 -0.01 0.03 -0.03 0.03 -0.02
0.0334 0.0210 0.03 9 0.02 2 0035 0029 0056 0052 0.01 2
Tr 85 9890 -0.03 0.00 -0.02 -0.04 -0.05 -0.01 -0.14 0.04 0.03
00334 001 7 0019 0032 0044 0028 0036 0053 0.04 2
Tr12 5790 -0.02 -0.03 -0.05 0.05 -0.00 -0.02 -0.14 -0.03 0.01
0.0332 001 7 00410 0.03 2 0056 0039 004 7 0.01 3 0.03 2
Bou47 5670 -0.04 -0.04 -0.13 0.11 0.04 -0.20 0.15 0.08 -
00413 003 4 004 4 0151 008 4 015 5 004 3 015 1
Tr A13 5360 -0.02 - -0.09 -0.02 -0.04 0.01 -0.08 -0.00 -0.06
0.03 24 003 6 004 2 004 7 001 7 0026 015 3 0.15 2
Tr 39 4930 -0.07 - -0.09 -0.05 0.08 -0.05 -0.02 0.24 0.01
0.04 24 005 8 020 3 007 6 0037 0026 0151 0.03 2

Tabelle 8.1 Elementiufigkeitsmessungen fiir die untersuchten Melotte 111 Sterne. Die zweite Zeile fiir jeden Stern gibt die lo-Streuung der Messwerte,
sowie die Zahl der in die Messung eingeflossenen Linien an. Fiir Objekte und Spezies bei denen nur eine Linie zur Messung zur Verfiigung stand ist der
Fehler auf 0.15 gesetzt. Die Kommentare in der letzten Spalte bedeuten: b Doppelstern, m Metalllinienstern, s Blue Struggler, p Ap-Stern

€61
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Name T.r¢[K] [Fel/H] [Fell/H] [Cr/Fe] [Mg/Fe|] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Na/Fe] [Sr/Fe| [Eu/Fe] K.
Hip 17531 13455 - 0.09 - - 1.45 - - - -
0.06 9 0.28 2
Hip 17527 12550 - 0.05 - -0.04 0.40 - - - -
0.06 3 0.15 0.28 2
Hip 17573 12540 - 0.24 - -0.28 -0.50 - - - - b
0.05 8 0.02 0.28 2
Hip 18559 9625 0.04 0.13 - -0.03 0.48 -0.71 0.45 0.53 - m
0.07 3 0.0510 0.05 0151 0151 004 2 0.15 1
Hip 18201 9500  0.50 0.47 - -0.21 -0.15 -0.31 0.03 0.95 bm
0.11 12 0.04 15 0.05 0.07 2 0.05 3 0.15 1 0.15
Hip 17034 9260 0.06 0.04 - 0.04 0.59 -0.92 -0.08 - -
0.03 3 0.06 10 0.03 039 2 015 1 0.06 2
Hip 17729 7700 0.06 0.11 -0.03 0.27 0.09 0.08 0.45 - -
0.09 8 0.01 4 0.04 3 0.15 0.01 3 0.03 2 0.02 2
HD 23195 6450 0.00 0.02 0.00 0.03 0.07 -0.03 -0.15 0.03 -0.08
0.04 30 0.0212 0.0510 0.03 0.01 3 0.04 8 0.03 5 0.02 2 0.03
Hip 17316 6090 0.02 0.05 0.05 -0.01 0.06 -0.04 -0.07 0.01 -0.01
0.0335 0.0110 0.0210 0.01 0.03 4 0.01 7 0.023 0022 0.04
Hip 17044 5930 0.02 0.06 0.04 -0.08 0.07 -0.05 -0.09 -0.15 0.05
0.0231 0.02 7 0.02 9 0.01 0.03 6 0.0610 002 6 015 1 0.15
HD 282952 5790 -0.00 0.02 0.01 -0.07 -0.02 -0.04 -0.16 -0.06 -0.01
0.03 34 0.03 8 0.02 8 0.02 0.02 4 0.02 7 0.060 5 0.02 2 0.04
HIT1593 5500 0.03 0.03 0.01 -0.02 -0.04 -0.01 -0.07 -0.02 -0.01
0.03 23 0.05 6 0.02 9 0.01 0.02 6 001 7 0.02 7 0.02 2 0.06
HIT 2366 5190 0.01 0.04 0.01 -0.06 0.00 -0.02 -0.09 - -
0.06 15 0.01 5 0.02 7 0.03 0.05 5 0.02 8 0.02 6

Tabelle 8.2 Wie Tabelle 8.1 jedoch fiir die Pleiaden.
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8.1 Eisengruppenelemente

Da die primordiale Nukleosynthese keine Elemente schwerer als ILi erzeugen kann, muss
sich die Eisenhaufigkeit von Null bis zu den Heute in der Scheibe der Milchstrass gefun-
denen Werte gesteigert haben.

Die Synthese der Eisengruppenelemente erfolgt dabei primar in Phasen explosiven
Siliciumbrennens im Verlauf von Supernoval (SN I) Ereignissen. Kommt es dabei zum
nuklearen Statistischen Gleichgewicht(NSE), so werden die Elemente der Eisengruppe
in festen relativen Verhéltnissen produziert. Bei aller Unsicherheit der Supernova
Szenarien ist zum Beispiel die exponentielle Abnahme von SN | Leuchtkréften gut durch
den Zerfall von etwa 0.5M, *Ni iiber **Co zum stabilen Isotop *Fe zu erkliren, wie
entsprechende Modelle dies voraussagen.

Die Eisengruppenelemente tragen aufgrund ihres extrem linienreichen Spektrums und
ihrer hohen Teilchenzahldichten wesentlich zur Opazitat in den Atmospharen der unter-
suchten Sterne bei. Die Genauigkeit und Realitatsnahe der Sternatmospharenschichtung
als Basis all unserer Analysen hangt damit wesentlich von der Genauigkeit ab, mit der
die Haufigkeiten der Eisengruppenelemente und dabei wie Abb.2.11 allen voran die des
Fe gemessen werden kann.
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Abbildung 8.1 Vergleich von Fell und Fel Werten fiir Melotte 111 (schwarz) und die Pleia-
den (grau). ,Normale“ Sterne sind als Quadrate, Mehrfachsterne als Rauten dargestellt. Ein Blue
Struggler in Melotte 111 ist als Dreieck abgebildet.

Im Rahmen dieser Arbeit sollen daher zwei Fragen beziiglich der Eisengruppenelemen-
te besonders untersucht werden:
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e Ist es erlaubt, fiir das aufgrund geringerer Energien des Ausgangsniveaus und seiner
extremen Minoritadtsrolle NLTE , anfalligere” Fel mit derselben Haufigkeit in den
Modellierungsprozess einzubeziehen wie das Majoritatsion Fell?

e Konnen die anderen Eisengruppenelemente ebenfalls mit der Fe |l Haufigkeit in den
Prozess der Atmospharengenerierung miteinbezogen werden?

Abbildung 8.1 zeigt fiir die untersuchten Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden fiir
die sowohl Fel als auch Fell Linien messbar waren den Vergleich von photosphérischen
Fel und Fell Haufigkeit. Wahrend der GroBteil der Objekte eine verglichen mit Fell leicht
geringere Fel Haufigkeit zeigt, weichen die Doppelsterne Tr145 und Hip18201 sowie der
Blue Struggler Tr146 zu Fel Haufigkeiten zum Teil erheblich iiber denen von Fell ab.
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Abbildung 8.2 Differenz aus Fell und Fel Héufigkeit fiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

Dies wird auch von Abb. 8.2 bestatigt, welche die Differenz aus Fell und Fel Haufig-
keit abhangig von der Temperatur zeigt. Zwar sind wie Abb. 8.2 zeigt, die meisten Werte
noch im Rahmen der Fehlerbalken mit identischer Fe und Fell Haufigkeit vereinbar,
ein Trend zu leicht unterhdufigem Fel ist aber unverkennbar. Unter Weglassung aller
Doppelsterne und von Tr146 ergibt sich fiir Melotte 111 eine mittlere Uberhaufigkeit von
Fell gegeniiber Fel von 0.02£0.02 und fiir die Pleiaden 0.02+0.03. Da Fell mit seinen
extrem starken Linien im UV und im blauen Spektralbereich das fiir die Opazitat in der
Sternatmosphare entscheidendere lon ist, kann die mit ~ —0.02 geringe Abweichung des
Fel bei der Berechnung von Sternatmospharen vernachlassigt werden.

Fiir die ebenfalls wichtige mittlere Fell Haufigkeit des Haufens, also die mittle-
re Haufenmetallizitit ergibt sich unter Beriicksichtigung nur derjenigen Sterne mit
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Ters < 6500K fiir die die prazisesten Messungen moglich sind und unter Ausschluss
aller erkannten Doppelsterne fiir Melotte 111 < [M/H] > p/¢111= —0.03 £ 0.02 und fiir
die Pleiaden < [M/H] > pjeiaden= 0.04 £ 0.02. Ein deutlicher Trend mit der Temperatur,
der, da diese das Strahlungsfeld in der Atmosphare bestimmt, ein Hinweis auf NLTE sein
konnte, ist Abb. 8.1 und Abb. 8.2 nicht zu entnehmen.
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Abbildung 8.3 [CrI/Fel] in Abh#ngigkeit von Tesfir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

Abbildung8.3a) und b) zeigt die [Crl/Fel] Haufigkeit fiir die beiden untersuchten
Sternhaufen in Abhangigkeit von der Temperatur. Der Blue Struggler Tr146 weist mit
+2.31 +0.13 eine mehr als 100-fache Uberhaufigkeit an Chrom auf. Er gehort , wie die
Analyse der Eu Haufigkeit noch zeigen wird, damit der Gruppe der Ap Sterne von CrEu
Typ an.

Wie vor allem Abb.8.3b) zeigt, weist dariiber hinaus Melotte 111 eine geringe Un-
terhaufigkeit an Cr auf, wahrend die Pleiaden zu einer kleinen Uberhéufigkeit ten-
dieren. Wieder gemessen fiir die ,,normalen” Sterne mit T,y < 6500K ergibt sich
< [Cr/Fe] >preinini= —0.07 £ 0.04 und < [Cr/Fe] > peiaden= 0.04 £ 0.02. Zusammen
mit Abb. 2.11 wird klar, dass Anderungen dieser GréBenordnung in ihrer Auswirkung auf
die Atmosphirenstruktur gering sind und daher die Uber- und Unterhiufigkeiten (mit
Ausnahme des Ap Sterns Tr146) vernachlassigbar sind.
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8.2 o Elemente

Die Elemente O, Ne, Mg, Si, S und Ca werden zu wesentlichen Anteilen im sogenannten
a-Prozess nach der Formel
"X (a,y) "HY

von '2C ausgehend gebildet. Der Ort der Synthese sind die fortgeschrittenen Entwick-
lungsstadien massereicher Sterne. So sind nach Modellrechnungen von Hoffman & Woos-
ley (1986) die wesentlichen Produkte des hydrostatischen Kohlenstoffbrennens 2°Ne und
Mg wihrend 3°S sowie *Ca die Hauptprodukte explosiven Kohlenstoffbrennens sind.
Massereiche Sterne prozessieren im Laufe ihrer Entwicklung und in ihren Endstadien
groBe Mengen ihrer Hiille zu a-Prozess-Elementen und reichern durch Supernovae vom
Typ 11 (SN 1) das interstellare Medium mit diesen Syntheseprodukten an.

Am Haufigsten wird dabei das a-Element Sauerstoff synthetisiert, dem durch seine
Rolle im CNO-Fusions-Zyklus eine - vor Allem bei heiBen Sternen ausgepragte - besondere
Bedeutung zukommt. O profitiert dabei, wie auch Mg von einer relativ guten Stabilitat
gegeniiber Photodesintegration. So betragen die Separationsenergien fiir o Teilchen fiir
O, Ne und Mg 7.17, 4.73 und 9.32MeV, erreicht also die Energie von y-Quanten die
Schwelle von 4.73 MeV, so wird Ne nach Ne (v, a) 6O gespalten, die entstehenden o
Teilchen stehen fiir weitere Synthese-Prozesse nach Gleichung 8.2 zur Verfiigung. Kommt
in diesem Prozess die Ne Synthese mit der Photodesintegration ins Gleichgewicht, so
kann die Reaktion *°Ne (o, v) ?*Mg starten. Bei Temperaturen um 2 - 10? K werden so
groBe Anteile des vorhandenen Ne in O und Mg umgewandelt. Die Nettoquote betragt
dabei:

920Ne 16 O 424 Mg

Da der a Prozess mit der Entwicklung massereicher Sterne verbunden ist kam es im
friihen Universum zu einer SN Il bedingten schnellen Anreicherung der Materie mit den
a-Elementen. Diese wurde erst im Laufe der Zeit, mit Auftreten der auf den sehr viel
groBeren Entwicklungszeitskalen massearmerer Sterne verbundener SN| Ereignisse, die
in der Lage sind effektiv die Elemente der Eisengruppe zu bilden, ausgeglichen.

Im Rahmen dieser Arbeit werden die Haufigkeiten der a-Elemente Mg, Si und Ca
gemessen. Abbildung 8.4 zeigt die Abhangigkeit der Mg Haufigkeit von der Temperatur
fiir die beobachteten Sterne von Melotte 111 und der Pleiaden. Die Haufigkeitsbestim-
mung schloss dabei das fiir kiihle Sterne zur Bestimmung der Gravitationsbeschleunigung
verwendeten Mg lb Triplet aus. Nur fiir die heiBesten Sterne wurde, in Ermangelung der
schwacheren Linien, dieses Triplet zur Bestimmung der Magnesiumhaufigkeit herangezo-
gen. Als besonders wertvoll erwies sich bei kiihlen Sternen dabei die weitgehend blendfreie
Linie Mgl 5711 A, der bei der Analyse doppeltes Gewicht eingeraumt wurde.

Sieht man von den Doppelsterne und Tr146 ab, so zeigt sich weder ein Trend mit der
Temperatur, noch eine deutliche Uber- oder Unterhiufigkeit von Mg in den beiden Stern-
haufen. Wiederum fiir die Sterne mit T.;; < 6500K ergibt sich < [Mg/Fe] > pei111=
0.01 £ 0.05 und < [Mg/Fe] > pieiagen= —0.04 £ 0.04.

Als besonders schwierig erwies sich dabei die Bestimmung der Mg Haufigkeit (wie
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Abbildung 8.4 [Mgl/Fel] in Abhéngigkeit von Te.sfiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

auch der anderen Elementhaufigkeiten) des Sternes Hip17729. Mit T.;; = 7700K ist
sein Spektrum einerseits noch sehr linienreich, andererseits fiihrt ein hohes vsin(i) =
94.0 km/s zu einer erheblichen Linienverbreiterung und zum , Ineinanderfliessen* der Li-
nien.

Si wird auBer auf dem Wege iiber die o Element Synthese auch noch als direktes
Produkt des Sauerstoffbrennens (siehe Gleichung8.1) gebildet.

60 4160 — 328* — 3'S 4+ n+1.45 MeV
P 4+ 1+ 7.68 MeV
0P 4 d—2.41 MeV
2Si + o+ 9.59 MeV

Abbildung8.5a) und b) zeigt die [Sil /Fel] Haufigkeit in den Sternen von Melotte 111
und der Pleiaden. Fiir den kiihlen Teil der Hauptreihe (Abb.8.5b)) wird keine erkenn-
bare Uber- oder Unterhiufigkeit von Si gegeniiber Fe sichtbar. Fiir die kiihlen Sterne
von Melotte 111 und der Pleiaden ergibt sich < [Si/Fe] >pe111= —0.01 £ 0.04 und
< [SI/Fe] > preiaden= 0.02 4= 0.05.

Der Ap Stern Trl46 weist eine fast 100-fache Si Uberhaufigkeit auf. Desweiteren
scheint bei den Pleiaden ein Trend zu mit der Temperatur steigender Si Haufigkeit zu
bestehen. Da mit Ubergingen des Sil wieder mit einem extremen Minoritétsion gearbei-
tet wird, kann dies leicht der Ausdruck von NLTE oder eines aufgrund einer fehlerhaften
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Abbildung 8.5 [SiI/Fel] in Abhéngigkeit von T.;¢fiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

Atmospharenstruktur geringfiigig verschobenen lonistaionsgleichgewichtes zwischen Sil
und Sill sein. Andererseits konnte es auch ein Indiz fiir das Aufsammeln Si-reicher Ma-
terie, oder einer Anreicherung von Si in den nicht mehr von Konvektion durchmischten
oberen Schichten heiBer Sterne sein.

Mit der Ordnungszahl 20 ist Ca das schwerste der hier analysierten a Elemente.
Abbildung. 8.6 zeigt die gemessene [Cal/Fel] Haufigkeit abhingig von der Temperatur
der ausgewahlten Melotte 111 und Pleiaden Sterne.

Fiir die kiihlen Sterne beider Haufen scheint eine geringfiigige Ca Unterhaufigkeit zu
bestehen. Mit < [Ca/Fe] >pyennni= —0.02 + 0.03 fir Melotte1ll und
< [Ca/Fe] >pieiaden= —0.03 + 0.01 ist diese Unterhaufigkeit fiir die Atmospharen-
modelle bedeutungslos.

Aus dem Schema fallt der kiihle Melotte 111 Riese Bou47. Mit einer Unterhaufigkeit
von —0.20 Dex bei erheblicher Streuung in der Messung der fiinf verwendeten Linien
liegt er signifikant unter dem mittleren Wert fiir kiihle Sterne. Desweiteren zeigt sich
zu den heiBen Sternen hin eine zunehmende Tendenz zur Ca Unterhaufigkeit. Neben
NLTE Effekten kommt auch hier eine Entmischung, in diesem Fall eine Abreicherung,
der Spezies in nicht konvektiv durchmischten heiBen Sternatmospharen in betracht.
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Abbildung 8.6 [Cal/Fel] in Abhingigkeit von T.ysfiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

8.3 Leichte, neutronenreiche Elemente

Unter den , leichten” Metallen nehmen Na und Al beziiglich ihres Elektronenreichtums
eine nukleosynthetische Sonderstellung ein. Fiir ihre Bildung ist es ausschlaggebend ge-
geniiber den Protonen liberzahlige Neutronen im nukleosynthetisch aktiven Medium vor-
zufinden. Beschrieben wird das Verhaltnis von Neutronenzahl N, zu Protonenzahl N,
durch den Neutronenezzess .

N, — N,

=" °F 8.1
i (8.1)

n

Von entscheidender Bedeutung fiir die Produktion von Na und Al sind also Prozesse die
zu einer Erhéhung des Neutronenexzess beitragen. Vor allem sind dies die Reaktionen :

BNe+a — PMg+n
SC+a — PO0+n

Die Bildung von Na und Al ist also verbunden mit dem Auftreten des a-Prozess.

Abbildung 8.7 zeigt die gemessenen Haufigkeiten fiir [Nal/Fel]. Fiir Sterne mit T¢7 >
7500 K kamen die Na D-Linien zum Einsatz, deren Verwendung fiir kiihlere Objekte
vermieden wurde. So ist auch die erhebliche Streuung und die zum Teil groBen Na
Uberhéufigkeiten der heiBen Sterne kritisch zu betrachten, da gerade in den Pleiaden,
fiir die diese Effekte besonders deutlich sind eine erhebliche Beeintrachtigung der Na
D-Linien durch interstellare Absorption zu beobachten war.

Fiir die kiihlen Sterne mit 7,7y < 6500 K messen wir < [Na/Fe] > prei111= —0.07 £
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Abbildung 8.7 [Nal/Fel] in Abhéngigkeit von T.ysfiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

0.10 und < [Na/Fe] > pjeiaden= —0.10 = 0.04, also eine geringe aber merkliche Un-
terhaufigkeit an Na, gemessen in der LTE-Analyse.

8.4 s- und r-Prozess Elemente

Der enorme Potentialanstieg hin zur Coulombbarriere macht fiir die Synthese der Ele-
mente jenseits der Eisengruppe Neutroneneinfangs zum dominierenden Prozess.

Dieser Neutroneneinfang ist strahlend, das bedeutet der Einfang ist von der Emission
eines oder mehrerer Photonen begleitet und kann von (3-Zerfall gefolgt sein.

§X+n — §+1X+m7

i+1 i+1 -5

Ist w,, die Rate der Einfangreaktion, und wg die Rate des konkurrierenden (3-Zerfalls, so
unterscheidet man zwei Gruppen von Einfangreaktionen.

1) wy, < wg
2) wp, > wg

Die Erste heiBt s-Prozess(slow), bei ihr ist die Zeit zwischen dem Einfang zweier Neu-
tronen sehr viel groBer als die mittlere Zeit zwischen zwei (3-Zerfallen. Der s-Prozess
fiihrt also zur Produktion von Elementen entlang der Talsohle im Tal der Stabilitdt.
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Elemente jenseits einer Atommassenzahl von A = 209 kdnnen vom s-Prozess nicht
aufgebaut werden, da ab diesen Regionen im System der Nuklide die Instabilitat ge-
geniiber a-Zerfall zunimmt und zu Elementen mit A < 209 zuriickfiihrt

Die zweite Gruppe von Einfangprozessen fiir die die Zeit zwischen zwei Neutronen-
einfangen sehr klein ist gegen die Zeit zwischen zwei 3-Zerfillen heiBt r-Prozess (rapid).
Nach der raschen Anlagerung von mehreren Neutronen zerfallen die Kerne zu stabilen
Isotopen und besiedeln die neutronenreichen ,,Hange" des Tals der Stabilitat.

In den meisten Fallen ist es nicht moglich einem Element eindeutig s- oder r-ProzessB
Synthese zuzuschreiben. Fiir die hier untersuchten schweren Elemente Sr und Eu wird
der Anteil der s- und r-ProzeB Synthese nach Cameron (1982) fiir solare Haufigkeit in
Tabelle 8.3 beschrieben.

Element s-Prozess r-Prozess
Sr 0.92 0.08
Eu 0.09 0.91

Tabelle 8.3 Relativer Anteil der Syntheseprozesse fiir solare Elementhéufigkeit nach Cameron
(1982).

Die Orte der s- und r-Prozess Synthese sind verbunden mit denjenigen Prozessen, die
zu entsprechenden Neutronenfliissen fiihren. Geringer Neutronenfluss ist hierbei mit dem
s-Prozess, sehr starker Neutronenfluss mit dem r-Prozess verbunden.

Die starksten Kandidaten als Neutronenquelle fiir den s-Prozess sind die beiden bereits
aus 8.3 bekannten Reaktionen

BNe+a — PMg+n
fC+a — PO+n .

Die Orte dieser Reaktionen sind mit groBer Wahrscheinlichkeit die heiBen, heliumreichen
Regionen in fortgeschrittenen Entwicklungsstadien roter Riesensterne.

Die mit grossenordnungsmissig 102m~2s~! extrem starken Neutronenfliisse fiir den

r-Prozess werden in den explosiven Bedingungen von Supernovae erreicht. Eine wesent-
liche Neutronenquelle ist hierbei die Reaktion

BC(a,n)'0.

Abbildung 8.8 zeigt fiir die ausgewahlten Sterne von Melotte 111 und den Pleiaden
fir die eine Vermessung von Srll Linien maoglich war die [Srll/Fell] Haufigkeit.

Mit Hip 18559 und Tr183 zeigen zwei erkannte Am Sterne eine deutliche Sr Uberhzufig-
keit. Auffallend ist weiterhin die Unterhaufigkeit an Sr im ansonsten unauffalligen Me-
lotte 111 Stern Hip 65466. Auch fillt der Riesenstern Tr39 durch Sr Uberhiufigkeit auf.
SchlieBt man diesen Stern aus der Mittelung aus, so ergibt sich fiir die kiihlen Sterne von
Melotte 111 < [Sr/Fe| > pe111= 0.03 +0.05 und fiir die Pleiaden < [Sr/Fe] > pieiaden=
—0.04 £ 0.07.
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Abbildung 8.8 [SrII/Fell] in Abhéngigkeit von T.ysfiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

In Abb.8.9a) und b) ist die [Eull /Fell] Haufigkeit fiir die ausgewahlten Haufensterne
dargestellt. Wieder fallt der Ap Stern Tr146 mit einer Uberhiufigkeit von [Eull/Fell]=
2.43 £+ 0.09 auf. Wie schon im Kapitel 8.2 erwahnt, ist Tr146 somit als Ap Stern vom
CrEu Typ zu klassifizieren.

Die kiihlen Hauptreihensterne weisen, wie Abb.8.9b) zeigt beziiglich Eu keine we-
sentliche Abweichung von der solaren Mischung auf. Die Mittelung iiber die Sterne mit
T.rr < 6500K ergibt < [Eu/Fe] >pennn= 0.01 £ 0.04 fiir Melotte11l und
< [Eu/Fe] > pieiagen= —0.01 + 0.05 fiir die Pleiaden.

Insgesamt ist also fiir beide Haufen festzuhalten, dass, gemessen als Mittel liber die
kiihlen Sterne keines der analysierten Metalle wesentlich von der solaren Elementmi-
schung abweicht. Die kiihlen Sterne zeigen, dass dariiberhinaus die Streuung in den
Haufigkeiten der einzelnen Metalle gering sind. Die Haufensterne demnach eine einzi-
ge homogene chemische Zusammensetzung besitzen. Abeichungen in den Atmospharen
einzelner, vor allem HeiBer, bzw. entwickelter Objekte haben ihren Ursprung mit groBter
Wahrscheinlichkeit in der individuellen Entwicklung dieser Sterne.

8.5 Helium

Wie spatestens seit Vandenberg & Bridges (1984) klar ist, und wie unter anderem auch
Bernkopf (2002) zeigt, hat die Heliumh&ufigkeit eines Sternes zum Teil erheblichen Ein-
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Abbildung 8.9 [Eull/Fell] in Abhéngigkeit von T,sfiir die beobachteten Sterne von Melot-
te 111 (schwarz) und der Pleiaden (grau). Die Symbole entsprechen denen aus Abb. 8.1.

fluss auf dessen Entwicklung und damit auf Lage und Form der Isochronen im HRD.
Besonders betroffen ist dabei das kiihle Ende der Hauptreihe unterhalb der Sonnentem-
peratur!.

Aufgrund der hohen Energie der Ausgangszustande aller He Linien die zur Analyse im
Optischen in Frage kommen von Ej,,, > 20.62 eV sind die zugehorigen Linien nur in Ster-
nen von Mindestens 9000 K Effektivtemperatur, bei auch nur maBig schnell rotierenden
Sternen von Mindesten 9500 K beobachtbar. Im Rahmen dieser Arbeit wurden fiinf He
Linien zwischen 4700 A und 6700 A zur Beobachtung ausgewihlt. Die atomaren Daten
dieser Linien wurden Lyubimkov et al. (2004), bzw. Kurucz & Bell (1995) entnommen,
die beide dieselben gf Werte angeben, wobei Kurucz & Bell (1995) detailliertere Daten
fiir die Hyperfeinstruktur zum Beispiel der Hel 5875.7 Linie beinhaltet.

Tabelle 8.4 zeigt die Ergebnisse der Haufigkeitsmessung fiir die fiinf Pleiadensterne
fir die mindestens eine Linie messbar ist. Dabei ist in der Spalte &, diejenige He
Haufigkeit angegeben die sich unter Verwendung der in Tabelle 7.2 genannten Mikrotur-
bulenzgeschwindigkeit ergibt. In der Spalte &, ist fiir diejenigen Sterne fiir die sowohl
schwache als auch starke Heliumlinien zur Messung zur Verfligung standen ein eigener
aus den He Linien bestimmter Wert fiir die Mikroturbulenz angegeben. Wie von McErlean
et al. (1998) gezeigt hat die Mikroturbulenz einen erheblichen Einfluss auf die He Lini-
en und die aus ihnen bestimmten Haufigkeiten. Aufgrund der hohen Anregungsenergien
der Ausgangszustande der Linien scheint sich hier ein Trend fortzusetzen, der sich beim
Vergleich der Mikroturbulenzgeschwindigketen von Fel und Fell bereits in Abb.7.18
andeutet, und der eine mit der Anregungsenergie steigende Mikroturbulenzgeschwindig-

1Siehe dazu besonders Vandenberg & Bridges (1984) Fig. 1.
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Hip 17531 Hip 17527 Hip 17573 Hip 18559  Hip 18201

Linie cHe <cHe <cHe <cHe ¢He <cHe <cHe <&cHe cHe cHe

énorm ghoch gnorm éhoch énorm ghoch énorm ghoch énorm éhoch

1.00 10.00 3.70 10.00 1.30 10.50 2,00 2.43
He 4731 11.13 10.97 11.15 11.04 10.75 10.63 11.25 - 11.03 -
He 5015 11.38 11.02 - - 10.82 10.61 11.30 - - -
He 5047 11.36 11.10 11.35 11.24 11.24 11.10 - - - -
He 5875 11.38 11.08 11.28 11.10 10.61 10.40 11.15 - 10.85 -
He 6678 11.50 11.18 - - - 10.60 11.20 - - -
Komment. b m bm

Tabelle 8.4 Haufigkeitsmessung fiir Helium in den Pleiaden. Die Spalte &,orm zeigt die Haufig-
keiten die sich bei Verwendung der aus Fe bestimmten Heliumhé&ufigkeit ergeben. In der Spalte
Enoch sind diejenigen Haufigkeiten angegeben die sich bei einer wesentlich hoheren Mikroturbulenz,
die aus den He Linien bestimmt wird ergeben. (Eine leere Spalte bei &pocn bedeutet, dass keine
stark geniigen Heliumlinien zur Messung einer eigenen Mikroturbulenz zur Verfiigung standen. Die
Kommentare in der letzten Zeile bedeuten:b Doppelstern und m Metalllinienstern.

keit zeigt. Abbildung8.10 zeigt die Ergebnisse aus Tabelle 8.4, wenn moglich mit aus
He Linien bestimmter Mikroturbulenzgeschwindigkeit graphisch fiir die fiinf analysierten
Pleiadensterne.
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Abbildung 8.10 H#ufigkeitsbestimmung der fiinf Heliumlinien fiir die Pleiadensterne mit

T.i > 9500 K.

Abbildung 8.11 zeigt fiir die auf He analysierten Pleiadensterne die Hel Linie bei
A\ = 5875.7 A, welche die stirkste untersuchte He Linie in den Objekten ist. Die projizier-
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Name T.r¢[K] [M/H] [He/H] K.
Hip17531 13445 0.09 11.07£0.07

Hip 17527 12550 0.05 11.12+£0.08

Hip 17573 12540 0.24 10.67+0.23 b
Hip 18559 9625 0.13 11.224+0.06 m
Hip 18201 9500 0.47 10.94+0.09 bm
Tr146 10900 1.23 9.83 Sp

Tabelle 8.5 He Haufigkeit der fiinf analysierten Pleiadensterne und des Melotte 111 Blue Strugg-
lers Tr146. Die Kommentare in der letzten Spalte bedeuten:b Doppelstern, m Metalllinienstern, s
Blue Struggler, p Ap-Stern.

ten Rotationsgeschwindigkieten v sin(i) sind im Bilduntertitel angegeben. Es wird deut-
lich, dass bei geringem v sin(i) selbst in einem mit 7.7y > 9500 K relativ , kiihlen* Stern
wie Hip 18201 noch eine Messung der Heliumhaufigkeit moglich ist, wahrend selbst in
heiBeren Sternen in denen die Linie an sich deutlich starker ist, ein hohes vsin(i) die
Messung der He Haufigkeit wesentlich erschwert, wie das bei Hip 17527 erkennbar ist.
Am Beispiel von Hip 18201 wird deutlich, dass die Synthese der Hyperfeinstrukturkom-
ponenten der A = 5875.7 A He Linie eine sehr gute Ubereinstimmung von Beobachtung
und Theorie zeigt.

Die in Tabelle8.5 abgedruckten und in Abb.8.12 gezeichneten Heliumhaufigkeiten
der fiinf Pleiadensterne mit Tt > 9500 K sind wenn méglich mittels eigens bestimmter
He Mikroturbulenzen, als Mittelung liber die gemessenen Linien bestimmt. Die beiden
Binarsterne Hip 17573 und Hip 18201 fallen durch eine deutliche He Unterhaufigkeit
auch in Abb. 8.12 auf. Der Am Stern Hip 18559 zeigt auch beziiglich Helium mit eHe=
11.22 £ 0.06 eine merkliche Uberhiufigkeit.

Die beiden verbleibenden ,,normalen” Pleiadensterne Hip 17531 und Hip 17527 zeigen
eine mit eHe= 11.07 £ 0.07 und eHe= 11.12 4 0.08 leichte Uberhaufigkeit von Helium.
Dabei ist der Wert von eHe= 11.07 & 0.07 fiir Hip 17531 mit auf Grund seines gerin-
geren vsin(i) besser bestimmbaren He Mikroturbulenz und damit He Haufigkeit der am
besten bestimmte Wert fiir die Pleiadensterne. Aus diesem einen Wert eine generelle fiir
die Pleiaden giiltige Heliumhaufigkeit abzuleiten scheint dabei wenig sinnvoll. Wohl aber
kann dies ein Hinweis darauf sein, dass Isochronen die mit hoherer He Haufigkeit gerech-
net werden und die, wie Bernkopf (2002) zeigt, im HRD iiber denjenigen Modellen fiir
kleinere He Haufigkeit liegen die in Abb7.27 sich abzeichnende Diskrepanz am kiihlen
Ende der Hauptreihe mildern oder beheben konnen.

Fiir den einzigen Stern in Melotte 111 der heiB genug ist im optischen Spektralbereich
messbare He Linien aufzuweisen, Tr146, zeigt Abb.8.13 die starkste Heliumlinie unserer
Auswahl bei A\ = 5875.7A. Die gemessene He Hiufigkeit (siehe auch Tabelle 8.5) ist mit
eHe= 9.83 extrem niedrig. Wie Abb. 8.13 zeigt, ist das Spektrum des Ap Sternes jedoch
so linieniiberfiillt, dass die Normalisierung zumindest unsicher ist. (Zum Vergleich siehe
das Spektrum von Hip 18201 in Abb. 8.11.) Fiir die Hiufigkeitsbestimmung mittels dieser
eine Linie, mit den genannten Unsicherheiten in der Normalisierung, ist die Angabe einer
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Abbildung 8.11 Hel 5875.7A. Die Beobachtung ist als schwarze Linie gezeichnet, die Theorie
als graue durchgezogenen Linie. Die projizierten Rotationsgeschwindigkeiten sind, von oben nach
unten: 118.0km/s, 217.0km/s, 31.5km/s,1 67.0.0km/s und 2.0km/s.

irgendwie verniinftigen und begriindbaren Fehlerabschdtzung unmoglich. Genauso kann
aus einem so pekulidren Objekt wie dem Blue Struggler Tr146 vom Typ Ap CrEu auch
in keiner Weise auf die Heliumhaufigkeit von Melotte 111 geschlossen werden.

Ein Ziel dieser Arbeit, die Bestimmung der Heliumhaufigkeit der Sternhaufen Me-
lotte 111 und Pleiaden, ist damit nicht erreichbar. Zwar zeigen , Indizien” eine leichte
Uberhaufigkeit von He in den Pleiaden an, fiir eine Bestatigung dieser Annahme wire
aber einerseits die Beobachtung und Analyse eine groBeren Zahl heiBer, ,,normaler” Pleia-
densterne notwendig, und zum Anderen ware es notwendig die Hypothese einer erhohten
Heliumhaufigkeit durch die Berechnung He reicher Entwicklungsmodelle und deren Ver-
gleich mit der Lage der Pleiadenhauptreihe zu iiberpriifen. Leider standen die Bernkopf
(1998) Sternentwicklungsmodelle, die dazu geeignet sind dies zu iiberpriifen, zum Ab-
schluss dieser Arbeit nicht mehr zur Verfiigung.
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Abbildung 8.12 Hiufigkeitsbestimmung fiir He in den Pleiaden. Die verwendeten Symbole sind
dieselben wie in Abb. 8.1.

Die Verwendung von NON-LTE Modellen zur Bestimmung der Heliumhhaufigkeit ist
dabei unvermeidlich, wie die Tatsache zeigt, dass nur mit einer kiinstlich hohen Mikro-
turbulenzgeschwindigkeit die einzelnen Linien des He auf die selbe Haufigkeit fiihren.
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Abbildung 8.13 Tr146, Hel Linie bei A = 5875.7A.



Weiterfiihrende Gedanken und Spekulationen am
Schluss

Wie die Arbeit auf den vorangehenden Seiten gezeigt hat ist es moglich mit hoher
Genauigkeit stellare Parameter und chemische Eigenschaften von offenen Sternhaufen zu
messen. Eine Voraussetzung dafiir ist das Vorhandensein von Spektren hoher Qualitat
und Auflosung. Diese Spektren kdnnen mit dem FOCES Spektrographen fiir Sterne die
nicht weiter entfernt sind als die Pleiaden fiir die gesamte Hauptreihe, fiir Sterne im Knie
und auf dem Riesenast aufgenommen werden.

MAFAGS-OS ist dabei in der Lage Atmospharenschichtungen und Flussverteilungen
fiir Sterne zwischen 4500 K und 14500 K Effektivtemperatur zu bestimmen. Auf dieser
Basis konnen einerseits spektroskopische Analysen angestellt werden, andererseits eroff-
nen die berechneten Modellfliisse die Moglichkeit theoretische Farben zu bestimmen bzw.
die integralen Spektren von Sternpopulationen zu berechnen.

Was ware ausgehend von der hier vorliegenden Arbeit also zu tun um unser Verstand-
nis von offenen Sternhaufen und Sternentwicklung zu voranzutreiben?

Zum Einen ware es erforderlich mehr Sterne im ,,warmen* und , heien* Bereich der
Hauptreihe zu beobachten um auf diese Weise die einzelnen Methoden der Temperatur-
bestimmung besser und iiberlappend aneinander anzuschlieBen.

Zum Anderen wire es sinnvoll (ein Teil der Beobachtungen hierfiir lage vor) den UMa
Sternstrom und dariiber hinaus den Sirius Supercluster als offenen Haufen ,,in dem wir
leben®, in die Analysen mit aufzunehmen. Die Sterne des Sirius Superclusters sind nah,
damit hell und es sind Spektren von hervorragender Qualitdt zu erzielen. Mit diesem
Haufen ware auf qualitativ noch hoherem Niveau eine Festlegung der Haufenhauptreihe
moglich.

Mit den so erganzten Beobachtungen und den so festgelegten Hauptreihen in der
log(Tery) — log(g) Ebene konnten Sternentwicklungsmodelle qualitativ unterschieden
werden. Dariiber hinaus konnte, entweder in Kooperation mit Sternentwicklern, oder
besser noch unter ,,Wiederbelebung" des von J Bernkopf erweiterten Sternentwicklungs-
programms, das — wenig war im Verlauf dieser Arbeit mehr zu bedauern — leider derzeit
nicht aktiv zur Verfiigung steht, Sternentwicklung in einzigartiger Weise durch Isochro-
nenanpassung in ihren physikalischen Eingangsparametern an die Beobachtung angepasst
werden. Der Erkenntnisgewinn beziiglich der Notwendigkeit von Diffusionsprozessen, dem
konkreten Einfluss der He Haufigkeit etc. ware fraglos sehr groB. Der Bernkopf-Code
ist in seinen Moglichkeiten eines der besten existierenden Sternentwicklungsprogramme,
schade dass er nicht mehr genutzt wird.

Die in dieser Arbeit eingefiihrte geanderte Balmerlinientemperaturskala, die sich fiir
die metallarmen Referenzsterne Groombridge 1830 und HD19445 sowie fiir die Hauptrei-
hensterne von Melotte111 und der Pleiaden als sinnvoll erwies sollte weiter unter-



sucht werden. Abbildung8.14 zeigt den Verlauf der NON-LTE Haufigkeitsbestimmun-
gen aus der Arbeit von Gehren et al. (2004) fiir deren Sterne im Metallizitatsintervall
—0.6 <[M/H]< —0.4. Ein Zusammenhang zwischen Temperatur und Haufigkeit von
[Na/Fe], [Mg/Fe| und [Al/Fe] ist dabei offenkundig. AuBer in Defiziten bei der Modellie-
rung des NON-LTE konnen diese Trends ihre Ursache auch in Fehlern der Verwendeten
ODEF-Sternatmospharen (hier MAFAGS-ODF) und in einer falschen Temperaturskala
haben.

Neben diesen grundsatzlichen Aufgaben fiir die Zukunft, die auf Basis dieser Arbeit
|6sbar scheinen, deuteten sich im Verlauf der Arbeit einige weitere Fragen und Antworten
an, die, weil nicht im zentralen Fokus dieser Dissertation, am Rande liegen blieben.

Das Kapitel iiber Turbulenz und Konvektion (Kapitel 7.1.6) zeigte einen interessanten
Zusammenhang zwischen Mikroturbulenz, Makroturbulenz und konvektiven Prozessen in
der Sternhiille. Auch die Tatsache, dass das Verhaltnis zwischen Makroturbulenz und Mi-
kroturbulenz (Abb.7.21) den , Regimewechsel” im Bereich der friihen bis mittleren A
Sterne unbeschadet (ibersteht ware einer weiteren Vertiefung wert. Wie hangt dariiber
hinaus die Mikroturbulenz, die je nach untersuchter Spezies einen anderen Wert an-
zunehmen scheint, die also sehr gut von den Eigenschaften der Spezies, genauso wie
von der Entstehungstiefe der mit der untersuchten Linien verbunden sein kann, von den
genannten Parametern ab?

Im Kapitel 7.1.3.2 deutet sich an, dass der Ubergang von den ,,normalen* A Sternen
zu den Am oder Ap Sternen flieBend verlduft. Und es auch unter den scheinbar noch
»nhormalen” A Sternen bereits erste Am und Ap Eigenschaften gibt. Viele Am Sterne
sind Doppelsterne, Tr146 als Ap Stern vom CrEu Typ ist dariiber hinaus ein deutlicher
Vertreter der Blue Struggler und damit auch mit einer Doppelsternkarriere verkniipft.
Ist Binarsterncharakter notwendig fiir die Entstehung des Am oder Ap Phanomens, oder
wird diese nur davon beglinstigt? Und nicht zuletzt bleibt die Frage nach den , fehlen-
den Sternen” in der Bohm-Vitense Liicke. Entstehen diese Sterne nie? Verschwinden
sie? Wenn ja, wo tauchen sie wieder auf, vielleicht als Am oder Ap Stern? Genug der
Spekulation!
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Abbildung 8.14 Daten aus Gehren et al. (2004) im Metallizitétsintervall
—0.6 <[M/H]< —0.4(grofle Punkte) fir die NON-LTE Héiufigkeiten [Na/Fe](Oben),
[Mg/Fe] (Mitte) und [Al/Fe] (Unten). Die kleinen Punkte sind die nicht im genannten Me-
tallizititsintervall liegenden Objekte der Arbeit von Gehren et al. (2004).
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A. Das MAFAGS-0OS Sonnenmodell

T 7-5000 TRoss Pgas Pel F‘;Ross
3504 1.0E-6 4.0E-7 3.43E+1 2.13E-3 8.0E-4
3824 1.6E-6 7.2E-7 5.42E+1 4.73E-3 9.7E-4
3916 2.7E-6 1.4E-6 8.14E+1 7.30E-3 1.2E-3
3979 44E-6 2.6E-6 1.18E+2 1.07E-2 14E-3
4030 7.2E-6 4.7E-6 1.68E+4+2 1.51E-2 1.7E-3
4077 1.2E-5 84E-6 2.34E+4+2 2.10E-2 2.1E-3
4122 19E-5 1.5E-5 3.23E+2 2.88E-2 2.6E-3
4166 3.2E-5 2.6E-5 4.40E+2 3.90E-2 3.2E-3
4211 5.2E-5 4.4E-5 5.95E+2 5.25E-2 4.0E-3
4256 8.5E-5 7.6E-5 T7.99E+2 T7.03E-2 4.9E-3
4303 1.4E-4 1.3E-4 1.07E+3 9.37E-2 6.1E-3
4350 2.3E-4 2.2E-4 1.42E+4+3 1.25E-1 7.6E-3
4398 3.7E-4 3.7TE-4 1.89E+3 1.65E-1 9.5E-3
4448 6.1E-4 6.1E-4 2.50E+43 2.18E-1 1.2E-2
4498 1.0E-3 1.0E-3 3.31E+3 2.89E-1 1.5E-2
4514 1.2E-3 1.2E-3 3.62E+4+3 3.16E-1 1.6E-2
4531 1.4E-3 1l.eE-3 3.96E+3 3.45E-1 1.7E-2
4547 1.6E-3 1.7TE-3 4.33E+3 3.77E-1 1.8E-2
4564 1.9E-3 2.0E-3 4.74E+4+3 4.13E-1 2.0E-2
4581 2.2E-3 24E-3 5.18E43 4.51E-1 2.1E-2
4597 2.6E-3 2.8E-3 5.67TE+3 4.93E-1 2.3E-2
4614 3.1E-3 3.3E-3 6.20E+43 5.39E-1 24E-2
4631 3.6E-3 3.9E-3 6.78E+3 5.89E-1 2.6E-2
4648 4.2E-3 4.6E-3 T7.41E+43 6.43E-1 2.8E-2
4665 4.9E-3 5.4E-3 8.10E+3 7.03E-1 3.0E-2
4683 5.8E-3 6.3E-3 8.85E+3 T7.68E-1 3.2E-2
4700 6.8E-3 7.5E-3 9.67TE+3 8.34E-1  3.5-2
4718 T7.9E-3 8.8E-3 1.06E4+4 9.18E-1 3.7E-2
4736 9.3E-3 1.0E-2 1.15E+4+4 1.00E40 4.0E-2
4755 1.1E-2 1.2E-2 1.26E4+4 1.10E40 4.3E-2
4774 1.3E-2 14E-2 1.38E+4 1.20E40 4.6E-2
4793 1.5E-2 1.7E-2 1.51E+4+4 1.31E40 4.9E-2
4814 1.8E-2 2.0E-2 1.65E+4+4 1.44E40 5.3E-2
4835 2.1E-2 2.4E-2 1.80E+4 1.57E+0 5.7E-2
4858 2.4E-2 28E-2 1.96E+4 1.72E40 6.1E-2

Tabelle A.1 Structure of MAFAGS-OS solar model atmosphere:
Temperature [K], optical depth for A = 5000 A, Rosseland optical depth, gas pressure [Pa], electron
pressure [Pa], Rosseland opacity
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A. Das MAFAGS-0OS Sonnenmodell

T

T 5000

TRoss

Pgas

Pel

/{’Ross

4882
4907
4934
4963
4994
2028
2065
5105
5149
5196
5248
2305
2368
2437
5512
9595
2686
D786
2895
6014
6143
6284
6437
6603
6784
6982
7200
7448
7715
7964
8180
8366
8528
8671
8801
8920
9031
9135
9234
9329
9421
9511
9599
9685
9767

2.8E-2
3.3E-2
3.9E-2
4.6E-2
0.4E-2
6.3E-2
74E-2
8.TE-2
1.0E-1
1.2E-1
1.4E-1
1.6E-1
1.9E-1
2.3E-1
2.6E-1
3.1E-1
3.6E-1
4.3E-1
5.0E-1
5.9E-1
6.9E-1
8.1E-1
9.5E-1
1.1E40
1.3E4-0
1.5E+40
1.8E4-0
2.1E+0
2.5E+0
2.9E+0
3.4E40
4.0E+0
4.7E+0
5.5E+0
6.4E40
7.5E+0
8.8E+0
1.0E+1
1.2E+1
1.4E+1
1.7E+1
2.0E+1
2.3E+1
2.7E+1
3.2E+1

3.3E-2
3.9E-2
4.5E-2
5.4E-2
6.3E-2
7.5E-2
8.8E-2
1.0E-1
1.2E-1
1.4E-1
1.7E-1
2.0E-1
24E-1
2.8E-1
3.3E-1
3.9E-1
4.6E-1
5.4E-1
6.4E-1
7.5E-1
8.9E-1
1.0E4-0
1.2E40
1.5E+40
1.7E40
2.0E+0
2.4E40
2.8E+0
3.3E+0
4.0E+0
4.7TE+0
5.6E+0
6.7E+0
7.9E+0
9.4E40
1.1E+1
1.3E+1
1.6E+1
1.9E+1
2.2E+1
2.6E+1
3.1E+1
3.7E+1
4.3E+1
5.1E+1

2.15E+4
2.34E+4
2.56E+4
2.80E+4
3.06E+4
3.34E+4
3.65E+4
3.98E+4
4.35E+4
4.75E+4
5.18E+4
5.65E+4
6.16E+4
6.71E+4
7.29E+4
791E+4
8.55E+4
9.21E+4
9.88E+4
1.05E+5
1.12E45
1.18E+5
1.24E4+5
1.29E+5
1.34E+5
1.39E+5
1.43E+5
1.46E+5
1.50E+5
1.52E+5
1.54E45
1.56E+5
1.58E+5
1.60E+5
1.62E+5
1.65E+5
1.67E+5
1.69E+5
1.72E+5
1.75E+5
1.77E+5
1.81E+5
1.84E+5
1.87E+5
1.91E+5

1.89E+0
2.08E+0
2.28E+0
2.51E40
2.77TE+0
3.07E+0
3.40E+0
3.7TE40
4.20E4-0
4.70E4-0
5.29E+4-0
5.98E40
6.81E+0
7.83E+0
9.11E+0
1.08E+1
1.29E+1
1.58E+1
1.98E+1
2.53E+1
3.32E+1
4.43E+1
6.05E+1
8.41E+1
1.19E+2
1.71E+2
2.49E+2
3.714E+2
5.65E+2
8.10E4-2
1.09E+3
1.40E+3
1.72E43
2.05E+3
2.40E+3
2.76E+3
3.13E+3
3.53E+3
3.94E+3
4.38E+3
4.84E+3
5.33E+4
5.85E+3
6.41E+3
6.99E+3

6.6E-2
7.1E-2
7.6E-2
8.1E-2
8.8E-2
9.4E-2
1.1E-1
1.1E-1
1.2E-1
1.3E-1
1.4E-1
1.5E-1
1.6E-1
1.7E-1
1.9E-1
2.2E-1
2.4E-1
2.8E-1
3.3E-1
3.9E-1
4.7E-1
9.9E-1
74E-1
9.4E-1
1.2E40
1.6E+0
2.1E40
2.9E+0
3.9E+0
5.2E40
6.6E+0
8.1E40
9.7E+0
1.1E+1
1.3E+1
1.5E+1
1.7E+1
1.8E+1
2.0E+1
2.3E+1
2.5E+1
2.7TE+1
3.0E+1
3.3E+1
3.6E+1

Tabelle A.1 Fortsetzung.



B. Ausgewihlte Sterne von Melotte 111

Hip HD Tr/Bou V B-V Sp vsin(i) log(LL::]) Poow  Pinis
60904 108662 Tr146 5.29 -0.06 AOp 18P 0.8063 0.39
61071 108945 Tr160 5.47 0.06 A2pvar 75° 0.8030 0.79
60514 107966 Tr107 5.17 0.08 A3V 520 -6.4 0.9248 0.20
60746 108382 Tr130 4.98 0.09 A4V 80 ° 0.8941 0.46
65466 116706 5.75  0.09 A3IV 54 0 0.16
61295 109307 Tr183 6.28 0.11 A4V 210 0.26
59364 105805  Tr10 6.01 0.12 A4vn  207° 0.17
60066 107131  Tr60 6.44 0.18 Am 196 ° 0.9743 0.41
60087 107168  Tr62 6.26 0.18 ASm 230 6.4 0.6700 0.66
60123 107276  Tr68 6.64 0.18 Am 95 © 0.9787 0.76
60797 108486 Tr139 6.69 0.18 Am 0.9523 0.60
60891 108651 Trl145 6.63 0.21  AOp 17 @ 0.9635 0.52
60880 108642 Trl44 6.52 0.22 Am 210 0.9387 0.23
60014 107053 6.68 0.24 A5V 0.19
60490 107935 Tr104 6.71 0.24 Am 150 ¢ -5.8 0.8163 0.63
60525 108007 Tr109 6.41 0.28 FOV 138 ° 0.9556 0.21
60697 108283 Tr125 4.92 0.28 FoOp 201 ° 0.9869 0.58
60266 107513  Tr82 7.38 0.29 Am 50 © 0.9869 0.54
59957 106946  Tr49 7.85 0.37 F2V 58 ¢ 5.7 0.9813 0.33
59527 106103  Tr19 8.07 0.40 F5V 209 -4.8 0.5370 0.72
59833 106691  Tr36 8.09 041 F5IV 37 @ 0.9234 0.24
60458 107877 Tr101 8.37 0.45 F5V 20¢  -5.2 0.9243 0.69
60649 108226 Tr118 8.34 0.45 F6V <12°¢ -5.2 0.9869 0.59
60304 107611  Tr86 8.51 0.46 F6V 15¢ 4.7 0.9307 0.82
60611 108154 Trl1l4 857 0.46 F8V <12°¢ -4.9 0.9717 0.30
60347 107685  Tr90 853 0.47 F5 <12°¢ -4.9 0.78
61074 108976 Tr162 8.56 0.48 F6V 12¢ 48 0.44
60063 107132  Tr58 879 0.51 F7Vvar 12¢ -4.6 0.56
60351 107700  Tr91 4.78 0.51 F8p 35 ¢ 0.9196 0.53
60025 107067  Tr53 869 0.52 F8 <12°¢ -4.9 0.7200 0.20
60582 108102 Tr1ll 812 0.53 F8 35¢ -39 0.8705 0.35
60406 107793  Tr97 9.10 0.55 F8V 4.4 0.9636  0.42
60206 107399  Tr76 9.05 0.56 GOV 4.3 0.5019 0.32

Tabelle B.1 Ausgewihlte Sterne von Melotte 111. Die Sterne mit hervorgehobenen Katalog
Nummern sind zur Beobachtung vorgesehen: HIPPARCOS Katalog Nummer; Henry Draper Katalog
Nummer; Trumpler/Bounatiro Katalog Nummer; Visuelle Helligkeit; B — V-Farbindex; Spektral-
typ; Rotationsgeschwindigkeit v sin(i) (Quellen: ® Rachford (1998), * Royer et al. (2002), ¢ Uesugi
& Fukuda (1970)); Rontgenleuchtkraft im Verhéltnis zur bolometrischen Leuchtkraft nach Randich
et al. (1996); Haufenzugehorigkeitswahrscheinlichkeit nach Bounatiro (1993); Haufenzugehérigkeit
gemif dieser Arbeit.
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Hip HD Tr/Bou V B-V Sp v sin(i) log(%) Poou  Pinis
60097 107214 Tr65 9.02 0.58 GOV -4.8 0.9759 0.21
60293 107583 Tr85 9.31 0.59 GO -4.7 0.8085 0.51
59399 105863 Tr12 9.54 0.60 GO 0.9519
62763 111812 4.93 0.68 GOIII 72 ¢ 0.52
Tr A13 10.51 0.77 KOv
59847 106714 Tr39 4.95 0.96 KOIII

Tabelle B.1 Fortsetzung.



C. Ausgewihlte

Sterne der Pleiaden

Hip HD Hertz V B-V Sp vsin(i) Py Pinis
17531 23338 563 4.30 -0.11 B6V 105 @ 0.55158
17499 23302 468 3.72 -0.10 B6III 90 @ 0.51177
17702 23630 1432 2.85 -0.09 BT7III 145 @ 0.29600
17851 23862 2181 5.05 -0.08 BT7p 220 @ 0.58151
16511 21933 5.76 -0.07 BIIV 80 ¢ 0.22576
17776 23753 1823 5.44 -0.07 B8V 290 @ 0.37175
17847 23850 2168 3.62 -0.07 BSIII 170 @ 0.54105
17527 23324 541 5.66 -0.06 B8V 185 ¢ 0.50770
17573 23408 785 3.87 -0.06 BSIII 33 @ 0.49474
17608 23480 980 4.14 -0.05 B6IV 195 @ 0.55177
17900 23923 2425 6.17 -0.05 B8V 290 @ 0.63512
17579 23432 817 576 -0.04 B8V 160 ¢ 0.26 0.56292
17489 23288 447 5.45 -0.03 B7IV 185 @ 0.52199
17862 23873 2263 6.62 -0.03 B9.5V 84t 036 0.73793
17588 23441 859 6.43 -0.02 AOVn 243° 0.54373
17921 23950 6.05 -0.01 BSIII 50°% 0.55 0.18710
17000 22578 6.71 -0.00 A0 152 0.61850
17692 23632 1380 6.99 0.03 A1V 219° 0.73086
17034 22614 711 004 A0 <45 b 0.19913
18559 24899 721 0.04 B9V <45t
17572 23410 801 6.85 0.06 A0V 178 ° 0.78 0.53877
17043 22637 7.27 0.07 A0 83 0 0.65631
17704 23642 1431 6.83 0.07 A0V 40°  0.61 0.61739
17999 24076 2866 6.95 0.08 A2V 133° 0.59 0.53765
19411 26256 6.74 0.10 B9 0.15865
18201 24368 6.35 0.11 A2V <45t 0.24528
15902 21062 712 0.13 A0 0.21207
17791 23763 1876 6.96 0.13 A1V 100° 0.60 0.16129
17403 23155 153 7.52 0.14 A2 106 0.03 0.70894
17552 23388 7.75 0.18 A3 94 b 0.18175
17583 23430 8.04 0.21 A0 118 0.23 0.38789

Tabelle C.1 Ausgewihlte Sterne von Melotte 111. Die Sterne mit hervorgehobenen Katalog
Nummern sind zur Beobachtung vorgesehen: HipPARCOS Katalog Nummer; Henry Draper Kata-
log Nummer; Hertzprung Katalog Nummer; Visuelle Helligkeit; B — V-Farbindex; Spektraltyp;
Rotationsgeschwindigkeit vsin(i) (Quellen: * Abt et al. (2002), * Uesugi & Fukuda (1970)); Hau-
fenzugehorigkeitswahrscheinlichkeit nach Belikov et al. (1998); Haufenzugehorigkeit gemifl dieser

Arbeit.
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Hip HD Hertz V B-V Sp wvsin(i) Per  Pinis
17694 23610 1407 8.17 0.25 A0 0.42
17729 23664 8.32 0.26 A2 61° 041 0.31745
17401 23157 157  7.93 0.35 A9V 86 0.90 0.43231
18050 24132 8.86 0.38 F2V  209°% 0.80 0.30599
17497 23289 470 8.98 0.40 F3V <40® 0.60 0.46011
17225 22887 9.17 0.44 F5 0.38 0.70496
18154 24302 9.44 0.48 F8 0.60 0.31995
23195 233 9.66 0.52 F6V  47° 0.87
17316 9.85 0.55 GO
17044 10.40 0.62 F8
282952 1015 10.54 0.66 G1V 0.51
1593 11.12 0.75 G7V 0.19
2366 11.53 0.82 G2 0.60

Tabelle C.1 Fortsetzung.
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Nicht die Sterne vom Himmel holen, aber die Briicke suchen,
die iber Zeit und Raum zu thren Wundern fiihrt, das ist mein Weg.

H. G. Pfeiffer, 1996



Einleitung

Die moderne Astronomie wird trotz aller Entwicklungen in der Raumfahrt und Satelli-
tentechnik vorwiegend durch Beobachtungen im visuellen Spektralbereich vorangebracht.
Dies zeigt sich vor allem in der Nutzung der Teleskope und der Instrumente. Fiir Tele-
skope wie die beiden groBen des Deutsch-Spanisch-Astronomischen-Zentrums (DSAZ)
am Calar Alto! (ein 2.2m- und ein 3.5m-Teleskop) werden regelmiBig mehr Antrage
gestellt, als Zeit vorhanden ist. Diese Uberzeichnung (auch pressure factor genannt) |38t
sich entweder durch mehr und groBere Teleskope reduzieren, oder aber durch effektivere
Nutzung der Teleskope mit optimaler Instrumentierung.

Dreiviertel der Beobachtungen am 2.2 m-Teleskop und iiber die Halfte am 3.5 m-Teleskop
wurden in den Jahren 1989 und 1990 fiir Spektroskopie genutzt (Elsdsser 1991). Da-
von wiederum wurden zwei Drittel fiir hochauflésende Spektroskopie am 2.2 m-Teleskop
verwendet. Am 3.5 m-Teleskop gab es noch keinen hochauflésenden Spektrographen.

Spektrographen werden in der Astronomie seit Jahrzehnten nach einander dhnlichen
Prinzipien gebaut. Doch seit dem Aufkommen der Riesenteleskope lassen sich herkomm-
liche Spektrographen nicht einfach skalieren (Watzlawick, 1983). Neue Ideen werden
notwendig. Einerseits sind solche Konzepte schon seit Jahren bekannt und brauchen nur
angewendet werden, andererseits ist durch technische Entwicklung manches moglich,
was vor Jahren noch utopisch erschien.

In den Atmospharen kiihler Sterne sind Linienverbreiterungseffekte, wie Rotationsver-
breiterung und thermische Doppler-Verbreiterung nicht so ausgepragt wie bei Sternen
friithen Spektraltyps. Deshalb zeigen vor allem kiihle Sterne oft schmale Spektrallinien.
Die Radialgeschwindigkeit von Sternen 3Bt sich mittels der Dopplerverschiebung der
Spektrallinien messen.

Daher muB ein Spektrograph, der sowohl kleine Variationen in der Radialgeschwindigkeit,
als auch Profile schmaler Linien auflosen soll, eine hohe spektrale Auflésung haben.

Hochauflésende Spektrographen arbeiten fast immer mit einem Beugungsgitter als di-
spersivem Element (Ausnahmen sind z. B. Fourier-Transform-Spektrometer). Herkmm-
liche Spektrographen nutzen das Gitter in der ersten bis maximal dritten Ordnung.
Die Selektion der gewiinschten Ordnung wird mit einem Filter durchgefiihrt. Um die
Auflosung zu erhohen, wird die Furchenanzahl pro Millimeter des Gitters erhoht. Diese
Spektrographen werden — aufgrund ihrer GroBe — im Coudé-Fokus angebracht. Sie sind
meist noch fiir die Verwendung von photographischen Platten entworfen. Das Bildfeld
ist daher recht groB.

CCDs? sind wesentlich (etwa um einen Faktor 100) empfindlicher als photographische
Platten, auBerdem liegt das Bild gleich im Rechner vor. Daher haben CCDs im Bereich

'Das DSAZ wird vom Max-Planck-Institut fiir Astronomie in Heidelberg betrieben
2CCD ist die Abkiirzung fiir charged coupled device. Das ist ein ortsauflosender Festkorperde-
tektor fiir Licht.
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der Astronomie fast vollstandig photographische Emulsionen ersetzt. Eine Ausnahme bil-
den hier Weitfeldaufnahmen (Schmidt-Teleskop), da hier CCDs noch zu klein sind. CCDs
sind relativ klein (wenige Zentimeter), deshalb ist der iiberdeckte Wellenldngenbereich
bei herkommlichen Spektrographen gering. So muB man, um einen groBen Wellenlangen-
bereich zu iiberdecken, viele Aufnahmen machen. Fiir ein gegebenes wissenschaftliches
Programm bedeutet dies, daB die erforderliche Zeit anwachst. Man verliert einen Teil
der Zeit, die man durch den Einsatz von CCDs statt photographischen Filmen, gewinnt.

Eine Losung ist der Einsatz eines Echelle-Spektrographen, der ein in etwa rechteckiges
Spektrum auf dem Detektor erzeugt. Damit kann das Spektrum des gesamten sichtbaren
Bereichs mit hoher Auflésung auf ein CCD mit 10242 oder 20482 Pixeln gebracht werden.
Eine Reihe von Echelle-Spektrographen sind in den letzten Jahren gebaut worden und
erfolgreich im Einsatz.

Es gibt allerdings auch noch groBe Teleskope, an denen bis vor kurzem noch keine Echelle-
Spektrographen zur Verfiigung standen. Dazu gehdren zum Beispiel das 2.2m und das
3.5 m-Teleskop des Deutsch-Spanisch Astronomischen Zentrums auf dem Calar Alto. Am
2.2 m-Teleskop gibt es zwar einen Coudé-Spektrographen mit einer f/3 und einer /12
Kamera. Diese werden mit CCDs betrieben und erreichen eine Auflésung R = A/ von
20000 bis etwa 45000. Der iiberdeckte Wellenlangenbereich ist dann aber kaum groBer
als 10 nm.

Folgendes Beispiel soll dies illustrieren: Fiir die Spektroskopie eines Sterns 10. Magnitude
muB man mit dem Coudé-Spektrographen etwa eine Stunde lang integrieren. Wenn man
100 nm {iberdecken will, ist dann eine ganze Nacht notwendig.

So kann durch den Einsatz eines Spektrographens, der sowohl eine hohe Auflésung hat,
als auch einen weiten Wellenlangenbereich abdeckt, viel Beobachtungszeit gespart wer-
den.

Durch Erfahrung mit schon vorhandenen Spektrographen — wie zum Beispiel dem ESO
CASPEC (siehe Odorico et al.) — kann man folgende Anforderungen an einen Echelle-
Spektrographen stellen:

Die Position des Spektrums auf dem Detektor muB genau definiert sein. Die Aufnah-
men miissen wiederholbar sein. Dies bedeutet, daB sich die Lage des Spektrums auf
dem CCD im Laufe der Nacht (und nach Maglickeit langer) nicht dndern darf. Daher
sollte ein entsprechender Spektrograph vom Cassegrain-Fokus abgekoppelt sein. Effekte
wie Durchbiegung, Erschiitterungen lassen sich so minimieren. Das war bisher eines der
Hauptprobleme bei hochauflésender Spektroskopie. Wenn das Spektrum sich wahrend
der Nacht auf dem Chip verschiebt, ist es z.B. nicht moglich, einzelne Spektren aufzu-
addieren.

Eine Verschiebung des Spektrums zwischen Objekt-Aufnahme und Vergleichslicht-Belich-
tung erzeugt somit Ungenauigkeiten in der Wellenlangenkalibration. Dopplerverschiebun-
gen von Spektrallinien lassen sich somit beispielsweise nicht genau messen. Durch den
Aufbau des Instruments unter kontrollierten Bedingungen hingegen 138t sich die Genau-
igkeit von Geschwindigkeitsmessungen enorm steigern. Die Position des Spektrums ist
dann nicht von der Lage der Teleskops abhangig. Dies ist unabdingbar fiir hochgenaue
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Radialgeschwindigkeitsmessungen.

Ein anderes Problem waren zeitliche, aber auch raumliche Temperaturgradienten des in
der Kuppel aufgestellten Instruments. Durch thermische Expansion verdandern sich die
Radien von Linsen, so daB nachfokussiert werden muB. Es treten zudem Ausdehnungs-
effekte bei unterschiedlichen Materialien auf. So haben Stahl und Aluminium um den
Faktor drei unterschiedliche Expansionskoeffizienten. Diese Effekte lassen sich eliminie-
ren, wenn das Gerat im Coudé-Labor bei konstanter Temperatur aufgestellt wird.

In herkdmmliche Spektrographen wird der Sekundarspiegel des Teleskops abgebildet.
Dies erzeugt Vignettierung. Die Beleuchtung des Spektrographeneingangs ist in diesem
Fall stark unterschiedlich, je nachdem ob ein Stern spektroskopiert wurde, oder ein
Vergleichslicht aufgenommen wurde.

So war man oft gezwungen z.B. Dome-Flatfields mit langen Belichtungszeiten durch-
zufiihren. Da zudem die Position des Spektrums auf dem Detektor von der Lage des
Teleskops abhing, muBte ein groBer Teil der Nacht fiir Vergleichsmessungen verwendet
werden.

AuBerdem wird der Spektrographenspalt durch das Sternscheibchen, abhangig vom
Seeing — im Gegensatz zu Flatfieldaufnahmen — ungleichmaBig ausgeleuchtet. So kdnnen
sich die Blazefunktionen, das sind die groBskaligen Variationen entlang eines Spektrums,
von Objekt und Flatfield grundlegend unterscheiden und damit eine saubere Reduktion
der Spektren unmdoglich machen.

Streulicht ist ein weiterer Faktor, der von Bedeutung ist. Spektrographen direkt am
Cassegrainfokus konnen aus geometrischen Griinden eine bestimmte GroBe nicht iiber-
schreiten. Dies schlieBt ein Design eines hochauflosenden Spektrographen mit einer Zwi-
schenabbildung des Spektrographenspalts aus. Somit geht ein beachtlicher Teil des Stern-
lichts in ein kompliziertes Hintergrundmuster verloren. Dieses zerstort Information, die in
den bleibenden spektralen Ordnungen enthalten ist. Somit miissen MaBnahmen getroffen
werden, um das Streulicht zu vernichten, oder besser, gar nicht entstehen zu lassen.

Im Gegensatz zu einem herkdmmlichen Spektrographen arbeitet ein Echelle-Spektro-
graph mit einem Gitter, das sehr grob gefurcht ist. Der Neigungswinkel der Furchen zur
Normalen auf die Gitteroberfliche (Blaze- Winkel) ist jedoch sehr groB.

Mikroskopisch betrachtet dhnelt das Echellegitter einer Treppe.> Der Gangunterschied
zwischen den einzelnen Furchen betragt einige Lichtwellenlangen, die Beugung findet in
hohen Ordnungen statt. Um diese Ordnungen zu trennen, wird ein zweites dispersives
Element, der Querdisperser eingesetzt. Dessen Dispersionsrichtung ist senkrecht zu der
des Echellegitters angeordnet. Die Uberlagerung aller Ordnungen wird somit auseinan-
dergezogen. Die einzelnen Ordnungen verlaufen schrag. (Die Steigung erklart sich aus
dem Verhéltnis der beiden Dispersionen.)

Ein Echelle-Spektrograph kann einen weiten Wellenlangenbereich in einer Belichtung
iiberdecken. Im Gegensatz zu einem herkdmmlichen Gitterspektrographen ist die theo-
retische Effizienz des Echellegitters nicht nur hoher (Kap. D), sondern auch nahezu

3Der Name leitet sich aber nicht daher ab (frz. escalier bedeutet Treppe), sondern vom Aussehen
des Spektrums (frz. échelle heifit Leiter).
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unabhangig von der Wellenlange. Der Wellenlangenbereich wird nur durch technische
Gegebenheiten, wie Transmissions- oder Reflexionseigenschaften der Optik sowie GroBe
und Empfindlichkeit des Detektors bestimmt.

Dariiberhinaus ist das rechteckige Format des Spektrums besser geeignet, das Bildfeld
der Spektrographenkamera klein zu halten. In der Astronomie kommen bevorzugt CCDs
zum Einsatz, weil sie wegen ihrer Quantenausbeute den photographischen Emulsionen
weit iiberlegen sind.

Bei gleicher Effizienz kann ein Echelle-Spektrograph viel kompakter gebaut werden. Dies
wirkt sich in hohem MaBe positiv auf die Kosten aus.

Querdisperser

Uberlappende
Speklt)r%n

getrennte Spektren> Dispersions-
richtung des
Querdispersers
- i
o
Dispersionsrichtung

des Querdispersers

Abbildung D.1 Das Prinzip eines Echelle-Spektrographens

In den nachsten Kapiteln wird zunachst die Theorie und Optik von Echelle-Spektro-
graphen, sowie die Faserkopplung beschrieben, bevor FOCES und Beobachtungen damit
behandelt werden.
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Das Faserrauschen

Messungen

Bei Messungen ist aufgefallen, daB das Signal-zu-Rausch-Verhaltnis nicht den theoreti-
schen Wert erreicht. Die Transmission der Faser, monochromatisch betrachtet, schien
um einige Promille zu schwanken. Das entstehende Muster — mit einer Struktur etwa im
A-Bereich — verianderte sich mit der Bewegung der Faser.

Genauere Untersuchungen haben folgendes ergeben:

Moden in der Faser

Bei Beleuchtung der Faser mit monochromatischem Licht wird nur eine begrenzte Zahl
M von Moden iibertragen. Sei die Wellenlange A und der Radius der Faser r. Dann ist
die Anzahl der Moden

M=2. (71'1 sin arctan )2 (D.1)

1
A 2-#/f

(siehe auch Sharma et al. 1981 S.86). *

Die Moden erzeugen auf der Faserendflache eine ungleichmaBige Beleuchtung, die Speck-
les. Bei Bewegung der Faser wandern diese auf der der Faserendflache umher. Diese
Flache wird auf das Echellegitter abgebildet. Dort wird der Strahl geringfiigig (4% siehe
auch Kap. D) vignettiert.

So kann es passieren, daB ein oder mehrere Speckles bei Bewegung der Faser — diese
|aBt sich durch die Nachfiihrung nicht vermeiden — aus dem vignettierten Bereich in
den Strahl hineinwandern und umgekehrt. Somit konnen sich Spektren, die unmittelbar
hintereinander aufgenommen wurden, um wenige Promille unterscheiden.

Eine Abhilfe besteht z. B. darin, die Faser wahrend jeder Belichtung zu bewegen. Wenn
die Amplitude und Frequenz der Bewegung groB genug sind und die Bewegungsrichtung
die richtige ist, verteilen sich die Moden statistisch. Das Modenrauschen wird verringert.
Das ganze ist ein ziemlich heuristisches Verfahren. Es bedarf einiger Erfahrung, alle
Parameter optimal einzustellen.

Echelle-Spektrographen

Bei Beobachtungen sind viele Messungen innerhalb kurzer Zeit mit gleichzeitig hohem
Signal-zu-Rausch-Verhaltnis wiinschenswert. Somit sind bei dem Entwurf eines hoch-
auflésenden Spektrographen mehrere Randbedingungen zu erfiillen:

4Wenn man die Daten von FOCES einsetzt, erhélt man ca. 10* Moden.
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e Um das Profil ganz schmaler Spektrallinien zu messen, ist eine moglichst hohe

Auflésung des Spektrographen wiinschenswert (siehe Einleitung). Damit kdnnen
oft auch iiberlappende Linien (blends) getrennt werden.

Unter der Annahme, daB die Sterne homogen im Raum verteilt sind, nimmt mit
jeder Magnitude, die tiefer beobachtet werden kann, die Anzahl der Objekte um
den Faktor vier zu. Daher sollte ein Spektrograph einen méglichst hohen Durchsatz
haben.

Fiir bestimmte Untersuchungen sind verschiedene Teile des Spektrums notwendig.
So sind zur Temperaturbestimmung bei kiihlen Sternen die Linien H, (6563 A)
und Hg (4861 A) notwendig, H, (4340 A) und H; (4102 A) sind wiinschenswert
(Fuhrmann 1993). Zur Festlegung der Metallizitit sind u.a. Mg Il bei 8234 A, Mg |
bei 4571 A, sowie Ca H und Ca K (3968 A, 3934 A) und auch das Call-Triplett
(8498 A 8542 A 8662 A) verwendbar.

Damit diese Linien gut vergleichbar sind, miiBen sie auch gleichzeitig aufgenommen
werden konnen. Der iiberdeckte Wellenlangenbereich muB moglichst groB sein.

Je rauscharmer das Spektrum ist, desto kleiner sind die Fehler der daraus abgeleite-
ten Parameter. Eine Quelle des Rauschens ist z. B. Streulicht, das gering gehalten
werden mubB.

Fiir exakte Messungen von Geschwindigkeiten ist die Wellenlangenstabilitat ent-
scheidend. So darf zum Beispiel bei spektroskopischen Doppelsternen zur Bestim-
mung der Radialgeschwindigkeitskurve iiber viele Perioden (das sind iiblicherweise
einige Tage) keine Wellenlangenverschiebung auftreten, damit die Messungen wie-
derholbar werden.

Der Spektrograph soll effektiv einsetzbar sein. Deshalb sollten viele Messungen
ohne langwierige Interaktion hintereinander ablaufen konnen. Je mehr manuelle
Tatigkeiten bei einer Beobachtung auftreten, desto mehr Fehlerquellen gibt es.

Das Gerét sollte in einem begrenztem Zeit- und Finanzrahmen herstellbar sein.

Offensichtlich lassen sich die genannten Bedingungen nicht alle gleichzeitig in vollem
Umfang erreichen, doch sollten in einem Spektrographen so viele wie méglich verwirklicht
werden.

In diesem Kapitel wird zuerst die Theorie der Echelle-Spektrographen behandelt; anschlie-
Bend dann verschiedene Ansatze, wie Probleme im Aufbau eines Echelle-Spektrographen
angegangen werden konnen.
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Theorie von Echelle-Spektrographen

Die grundlegenden Formeln lassen sich an folgendem Modell eines Spektrographen mit
Teleskop zeigen. Das Teleskop mit Spiegeldurchmesser D und Brennweite F' bildet das
Objekt auf den Spalt mit geometrischer Spaltbreite w und Spalthéhe h mit ¢ = w/F
und ¢’ = h/F ab.

Ein Kollimator mit Durchmesser d und Brennweite f kollimiert das Licht auf das disper-
gierende Element G (Gitter) mit der Lange [. Das Spektrum wird durch eine Kamera
mit Durchmesser d’ und Brennweite f’ auf den Detektor mit Breite w’ des Spaltbildes
abgebildet.

G
W’
h’
_ _—
F f 1 f’

Abbildung D.2 Modell eines Spektrographen mit Teleskop

Gittergleichung

Das Gitter 1aBt sich wie folgt beschreiben: Ein Strahl mit der Wellenlange A fallt unter
dem Winkel o auf das Gitter mit der Gitterkonstanten o. Er wird so gebeugt, daB er
mit dem Winkel 3 das Gitter verlaBt. Der blaze-Winkel des Gitters ©p ist der Winkel
zwischen der Gitternormalen und der Normalen auf die Gitterfurchen. Der Winkel ©
ist der Unterschied von « zur Normalen auf die Gitterfurchen (o« = ©5 + O, und im
Maximum der Reflexion (blaze-Maximum) 3 = ©p — ©). Der Winkel senkrecht zur
Beugungsrichtung wird mit v bezeichnet.

Die Gittergleichung 138t sich anhand des Fermat'schen Prinzips herleiten (Schroeder,
1987, S.160). Sei m die Ordnung und A die Wellenlange des Lichts, dann beschreibt die
Gittergleichung die Beugung am Gitter:

mA = o cosy(sin « + sin 3) (D.2)
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Normale

¢
B/
/
/
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’ s
o
oL
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o

ausfallender Strahl

einfallender Strahl

Abbildung D.3 Beugung der Strahlen am Echellegitter

Durch Differenzieren nach [ erhalt man die Winkeldispersion:

@ _ m _ sin v + sin 3 (D.3)
d\  ocosvycosf Acos 3
Am Blazemaximum gilt dann:
d3  2sin©pgcosO
b D.4
A\ Acos(Op —0O) (D-4)
Die Winkelausdehnung einer Ordnung betragt:
5523@: A ZZSin@Bcos@ (D.5)
md\ o cosycosf mcos (3

fiir cos 6 am Blazemaximum.

Der freie spektrale Bereich A\ ist die Differenz der Wellenlange zweier aufeinanderfol-
gender Ordnungen:

A A2
A =—= :
m 20 cosycosOsinOp

(D.6)

Die Lange einer Ordnung L auf dem CCD ist also:
L = f"arctan (D.7)
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Da in Echelle-Spektrographen §3 < 1 gilt, ist mit Gleichung D.6 mit hoher Genauigkeit:

AP NP
S = (D.8)

L=f5=f =

Wenn L kleiner als die Kantenlange des Detektors in Dispersionsrichtung ist, werden
bestimmte Wellenlangen in zwei benachbarten Ordnungen abgebildet. Man spricht hier
vom overlap. Jenseits einer bestimmten Ordnung m,,;, wird der overlap negativ, das
heiBt das Spektrum wird nicht mehr liickenlos aufgezeichnet.

Littrow-Modus

Die Ableitung von Gleichung D.4 nach ©

d (d3) _  2sinOp(sinOcos(Op — O) + cosOsin(Op — O)) (D.9)
o \an) A cos?(Op — O) '
.2
- 2505 _ (D.10)

DY cos?(Op — O)

zeigt, daB d3/d) kleiner wird, wenn © wichst. Fiir eine moglichst groBe Winkeldispersion
muB © also klein sein; negative © erzeugen jedoch Vignettierung (ein Teil der Strah-
lung fallt auf die Flanken der Gitterfurchen), sodaB © = 0 der Wert ist, fiir den die
Winkelauflésung ohne Vignettierung maximal wird (siehe auch D).

Fir © = 0 gilt also:
s 2sin Op 2
T _ 2T E 2y D.11
D cos(@p)  »0Os (D-11)

Die Winkeldispersion hangt somit nur vom Blazewinkel des Echellegitters ab.

Die Konfiguration mit © = 0 nennt man Littrow-Modus. Es wird zwischen © = 0 mit
~v = 0 als reinen Littrow-Modus und dem Quasi-Littrow-Modus mit v # 0 unterschieden.

Anamorphismus

Durch die Beugung am Gitter verandert der Strahl in Dispersionsrichtung seinen Quer-
schnitt:

Das Verhaltnis der Querschnitte lautet:

d _ cosa CoS (v . (D.12)

E—cosﬂ: \/1—( m-A sina)2

o-cosy
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, Normale

Abbildung D.4 Der Strahl veréindert durch die Beugung am Gitter seinen Querschnitt, er
wird aufgeweitet.

Das Verhaltnis r nennt man Anamorphismus. Im Littrow-Modus gilt o ~ (3, daher
liegt » nahe am Wert 1. Bei einer Zunahme des Strahlquerschnitts wird gleichzeitig das
Spaltbild durch die Kamera verkleinert abgebildet.

w' =rw= (D.13)

Obwohl die Aufldsung R = \/o\ in gleichem MaBe groBer wird (siehe Gleichung D.23)
5 ist ein zu kleiner Wert fiir 7 nicht wiinschenswert, da das zu einem groBem Strahl-
durchmesser fiihrt und so groBe optische Elemente erfordert. Wie in Gleichung D.12 zu
sehen ist, verdandert sich der Strahlquerschnitt entlang einer Ordnung geringfiigig. Das
fallt umso mehr ins Gewicht, je groBer der Blazewinkel ist.

Die Blaze-Funktion

Die Intensitatsverteilung des Spektrums wird durch die Blaze-Funktion beschrieben. Die-
se entsteht wie folgt:

Die Phasendifferenz A ist

o-cosOp

A =
T )

(sin(f — ©p) —sin(a — Op)) (D.14)

°Die StrahlvergroBerung wirkt sich in gleicher Weise aus wie z. B. beim Fernrohr. Eine Strahl-
verjiingung geht dort mit der Vergréflerung des Winkels einher.
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Der eigentlichen Verteilung ist die Intensitat durch die Beugung an einer Furche iiberla-
gert (Fraunhofer Beugung; Born, Wolf, 1980).

(D.15)

Der Verlauf dieser Verteilung nennt sich Blazefunktion.

Anpassung von Spektrographen an das Teleskop

Die Atmosphare der Erde ist nicht perfekt homogen. Abhangig vom Wetter bilden
sich Zellen mit unterschiedlichem Brechungsindex. Eine Lichtwelle, die von astronomi-
schen Objekten durch die Erdatmosphare tritt, verformt sich daher. Das normalerweise
punktformige Bild eines Sterns wird aufgeweitet. Diesen Effekt nennt man Seeing (Schro-
eder, 1987, S.313). Im Sprachgebrauch bezeichnet man auch einfach den Durchmesser
des Sternscheibchens als Seeing. Seeing kleiner als eine Bogensekunde ist an normalen
Standorten als recht gut zu bezeichnen. In auBergewohnlich guten Lagen kann es aber
bis zu einem Faktor 5 — 10 geringer sein.

Sei O\ die Wellenlangendifferenz, die ein Spektrograph gerade noch trennen kann, dann
betragt Auflosung R eines Spektrographen:

R=— D.16

5 (D.16)
Die durch Beugung am Gitter vorgegebene maximale Aufldsung R, berechnet sich folgen-
dermaBen: Der Winkeldurchmesser € des Airy-Scheibchens (Beugungsscheibchen) durch
das Gitter ist

e=1.22- % (D.17)
Die Wellenlangendifferenz, die damit gerade noch trennbar ist, folgt aus:
€= <§> - N (D.18)
Mit Gleichung D.3 folgt dann
A md’ ml mN

0 Mg 1.220cosvycosfB 1.220cosvy  1.22cosy ( )

mit NV als Anzahl der Furchen auf dem Gitter.

Bei Echellespektrographen ist die Aufldsung jedoch normalerweise durch die Spaltbreite
limitiert. Sei w die Spaltbreite des Spektrographen sowie f die Brennweite und d der
Durchmesser des Kollimators. Dann ist

a3

W= [ (D.20)
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und mit Gleichung D.13

o\ = r% (D.21)

Ly

und, da fiir einen angepaBten Spektrographen das Eingangsoffnungsverhaltnis dem des
Teleskops entspricht, also D/F = d/f, gilt:

) :rwg L

— D.22
Die Auflosung betragt:
A d ds
= ——— D.2
ki r Dy d\ (D-23)

Der Durchsatz A eines Teleskop-Spektrographen-Systems ist das Produkt aus der Trans-
mission 7 des Gesamtsystems, der Flache des Teleskopspiegels und dem effektiven Raum-
winkel des Eingangspaltes am Himmel ¢ - ¢/’ (Schroeder, 1987, 5.224):

AN=r1m (%)2 vy’ (D.24)

Die Effizienz, also das Produkt aus Auflosung und Durchsatz, betragt unter der Annah-
me, daB v kleiner oder etwa gleich dem Seeing ist :

™oy g P

Da Dv)’ fiir ein gegebenes Teleskopsystem konstant ist, hangt das Produkt A - R nur
von der Transmission des Spektrographen, dem Durchmesser der Kamera und der Win-
keldispersion ab.

Mit Gleichung D.4 und Gleichung D.12 ist also

T d
A-R=71=(Dy)si . —_— D.2
R 7'2( Y')sinOp - cos O cos(Op + O) (D.26)
mit der geometrischen Lange des Gitters [ = d/ cosa mit &« = Op + O ist
A~R:g(Dw')-T‘sin@B-cos@% (D.27)

SHier geht ein stark vereinfachtes Seeingmodell ein, das fiir diese Betrachtung aber ausreichend
ist.
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Bei gegebenem Seeing ist die Effizienz des Gesamtsystems linear vom Durchmesser des
Teleskopspiegels abhangig. Unter Voraussetzung gleichen Seeings kdnnen mittlere Tele-
skope (der 2 bis 4 m Klasse), zumindest im Bereich der hochauflésenden Spektroskopie,
immer noch mit Riesenteleskopen (der 8 bis 10 m Klasse) konkurrieren.

In die Effizienz eines Spektrographen geht die Transmission sowie die Lange des Gitters
linear ein. Bei groBer werdendem Blazewinkel © 5 wird auch die Effizienz gréBer. Hierin
liegt die Uberlegenheit von Echelle-Spektrographen gegeniiber normalen Spektrographen
mit kleinem Blazewinkel. R2 Gitter (O = arctan2) sind die Gitter mit dem groBten
Blazewinkel, die zur Zeit erhaltlich sind. In naher Zukunft werden jedoch auch R4 Gitter
verfligbar sein.

Mit steigendem © nimmt die Effizienz ab. Sie hat ihr Maximum im Littrow-Modus
(6 =0).

Wahl der Auflésung

Gleichung D.27 beschreibt, daB das Produkt aus Auflésung und Durchsatz fiir ein gege-
benes Teleskop-Spektrographen-System begrenzt ist. Somit kann man zwar theoretisch
die Auflosung durch Verkleinern des Eingangsspalts vergroBern, verliert jedoch Licht
durch den sinkenden Durchsatz. Ein imageslicer (Lund, Ferlet, 1984) konnte dem ab-
helfen. Dieser zerschneidet das Sternbildchen in schmalere Abschnitte, die dann in einer
Reihe aufgereiht werden. Solch ein imageslicer ist jedoch recht aufwendig herzustel-
len und daher teuer. Zudem konnen die Lichtverluste in einem imageslicer betrachtlich
sein. Umgekehrt 138t sich der Durchsatz auch nicht beliebig durch Senken der Auflésung
steigern, z. B. wenn man den Spalt wesentlich weiter 6ffnet, als das Seeingscheibchen
des Sterns. Daher wird bei angepaBter Spaltbreite ein Maximum des Durchsatzes bei
gleichzeitig hoher Auflosung erreicht.

Aus Gleichung D.23 folgt mit Gleichung D.4 und Gleichung D.12:

2
R'Q/}IESHI@BCOS@'Z (D.28)

Um moglichst viel Licht aufzufangen sollte die Spaltbreite eines Spektrographen im ldeal-
fall etwas groBer sein als das Seeingscheibchen (Schroeder, 1987, S. 323). Bei zu groBem
Spalt nutzt man die verfiigbare Auflésung nicht aus, gewinnt aber (wie oben beschrie-
ben) nicht mehr Licht dazu. In Abhangigkeit verschiedener Parameter wie Wetter, der
baulichen Umgebung des Teleskops sowie von der Teleskop- und Kuppelkonstruktion
liegt das Seeing in der GréBenordnung von etwa einer bis wenigen Bogensekunden.

Ist die GroBe des Gitters fiir den Spektrographen bekannt, steht die maximal sinnvolle
Auflosung fiir ein gegebenes Teleskop fest:

(D.29)

l
Rmax - . 5

S
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Damit bei Riesenteleskopen Spektrographen eine hohe Auflosung erreichen kdnnen, muB
— bei gleicher Bauweise des Spektrographen — die Gitterlange im gleichen MaBe zuneh-
men wie der Hauptspiegeldurchmesser. Spektrographengitter konnen nur bis zu einer
bestimmten Maximallange hergestellt werden. Daher ist es nicht immer moglich, Spek-
trographendesigns auf groBere Teleskope zu skalieren.

Detektorabhingige Auflésung

Aus Gleichung D.8 ist ersichtlich, daB die Lange der Ordnungen proportional zur Wel-
lenlange A und indirekt proportional zur Ordnung m ist. Es sei m,,;, die langste Ordnung
mit der Lange L4, die gerade noch auf den Detektor (CCD) paBt und n,,;, die An-
zahl der Pixel in einer CCD-Reihe sowie z,,;, die geometrische Kantenlange eines Pixels.
Wenn der Spalt mit monochromatischem Licht beleuchtet wird, dann wird er auf den
Detektor mit einer Breite von o, Pixel abgebildet (oversampling). Dieses oversampling
mit o, > 2 ist wichtig, damit keine Artefakte entstehen (Tietze, Schenk, 1990). Daraus

folgt:
Lmam:nim'x im:f/ >\. @
e m";ﬁ & (D.30)
W= 05Tpiy = f’&a
und: I \ B
maz Npix
= = = D.31
w’ Os 5)\Tnmm Mmin ( )
R = 1y i (D.32)

R ist die Auflosung, die ein Echelle-Spektrograph mit einer vollstindigen Uberdeckung
bis zur Ordnung m,,,;, noch erreichen kann. Die Auflésung kann demnach umso groBer
werden, je hoher die Ordnung m ist. Mit Gleichung D.6:

m -\ =20cosycosOsinOp (D.33)

gilt dann:

Npix 1

R =20 cosvycosOsinOp (D.34)

08 >‘ma$

Dies zeigt, daB eine groBe Gitterkonstante o und ein hoher Blazewinkel © g notwendig
sind, um eine hohe Auflosung zu erreichen.

Probleme bei bisherigen Spektrographen

Ein Problem, das bei Spektrographen auftritt, ist die Einwirkung der Umwelt auf Mecha-
nik und Optik. Temperaturanderungen verursachen Langenausdehnung sowie Biegung.
Die Mechanik, die die Optik halt, wird dadurch dejustiert. Die Optik selber dehnt sich
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auch aus, die Kriimmungsradien verandern sich. Der Temperaturgradient sollte so gering
sein, daB keine merkbare Anderung wahrend der Belichtung, oder besser in der ganzen
Nacht, auftreten kann.

Bei Spektrographen, die am Teleskop montiert sind, dndert sich die Lage wahrend der
Beobachtung. Die Struktur wird sich daher verbiegen. Die Lage des Spektrums auf dem
Detektor ist dann von der Position des Spektrographen und des Teleskops abhangig. Die
PixelgroBe von CCDs betragt nur wenige Mikrometer. Die den Radialgeschwindigkeiten
entsprechenden Wellenlangenverschiebungen konnen bis auf Bruchteile von Pixeln genau
bestimmt werden. Eine Verstellung oder Durchbiegung von weniger als einem Mikrometer
kann das vereiteln. Daher sind die Anforderungen an die Stabilitat eines Spektrographen
bei der Messung von Radialgeschwindigkeiten, zum Beispiel von Doppelsternen oder
bei der Planetensuche, enorm. Analog dazu konnen Erschiitterungen die Justierung des
Spektrographen verstellen.

Sowohl die geometrischen AusmaBe als auch die Masse eines Fokalinstruments sind wegen
der Tragfahigkeit des Teleskopsystems begrenzt. Der Spektrograph kann daher nicht
beliebig groB und schwer gebaut werden.

Durch unterschiedliche Ausleuchtung des Spalts aufgrund von atmospharischen Effekten
(Seeing) ist das Spektrum nicht stabil. Das ist fiir hochgenaue Radialgeschwindigkeits-
messungen von Nachteil. Vor allem die Ausleuchtung des Spalts durch ein Objekt (Stern)
und Vergleichslichtlampen ist unterschiedlich. Somit ist das Verhalten des Spektrogra-
phen fiir Objekt und Vergleichslicht (Flat und ThAr) unterschiedlich. Dies ist bei der
Reduktion von hochgenauen Spektren sehr hinderlich.

Auch in der Spektrographenoptik selbst treten Probleme auf. Transmissionsverluste, Vi-
gnettierung und Streulicht vermindern das Signal-zu-Rausch-Verhiltnis der Daten.

Herkdmmliche Spektrographen sind meist noch fiir die Verwendung von Photoplatten
ausgelegt. Sie erzeugen daher oft ein Spektrum von einigen (ca. 30) Zentimetern Lange.
Mit einem CCD, das zwar in der Quantenausbeute um etwa einen Faktor 100 effizi-
enter ist, aber aus technischen Griinden nur eine maximale Kantenlange von wenigen
Zentimetern hat, ist der Wellenlangenbereich herkdmmlicher hochauflésender Spektro-
graphen auf weniger als 10 nm beschrinkt. Somit werden — wenn 1000 AUberdeckung
benotigt sind — mehr als 10 Aufnahmen gebraucht. Fiir einen Stern 11. GroBe bedeutet
dies zum Beispiel am 2.2 m Coudé-Spektrographen am Calar Alto, daB pro Objekt eine
ganze Nacht notwendig ist.

Optik von Echelle-Spektrographen
Das White-Pupil-Prinzip

Schon 1965 hat M. Baranne (Baranne, 1965) vorgeschlagen, eine spezielle Zwischenab-
bildung in Spektrographen zu verwenden.

Das wichtigste Element in einem Spektrographen - das dispersive Element - in diesem Fall
ein Echellegitter, ist oft auch das teuerste. Der Preis geht in etwa mit der dritten Potenz
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Kollimator

Gitter

Detektor

Abbildung D.5 Der Kollimator dient in diesem Beispiel gleichzeitig als Kamera

des Strahldurchmessers. Deswegen wird das Gitter meist als Eintrittspupille eingesetzt.
Da es mit weiem, noch nicht dispergiertem Licht beleuchtet wird, nennt man diese auch
weiBe Pupille (White Pupil).

Nach dem Gitter weitet sich der dispergierte Strahl auf. Wenn die Eintrittspupille des
Spektrographen (oder ein reelles Bild davon) gleichzeitig die Eintrittspupille der Spek-
trographenkamera bildet, kann diese optimal angepaBt werden. Dies wird z. B. durch
eine Abbildung der Eintrittspupille auf die Kameraeintrittsoptik erreicht.

Dariiberhinaus konnen so Losungen verwendet werden, die mit herkdmmlichen Designs
technisch unméglich waren (D).

White Malady Die einfachste Durchfiihrung - so wurde sie auch von Baranne (Ba-
ranne, 1965) in Spektrographendesigns verwendet - besteht darin, den Kollimator als
Transmissionsoptik zu bauen und direkt vor das Gitter zu setzen. Der Kollimator wird
somit zugleich als Kameraobjektiv genutzt.

Die dem Gitter zugewandten Glas-Luft-Flachen reflektieren jedoch einen Teil des Lichts
(zwischen 0.5 % und 4 %, siehe D). Durch die Wolbung entsteht ein reelles, undispergier-
tes und daher weiBes Bild des Eintrittsspaltes in der Ndhe des Spektrums (in Zeichnung
D.5 als grauer Strahl dargestellt).

Dies kann besonders bei hochauflésenden Spektrographen storen. Das weile Bild bei R =
20000 und einer Reflexion von 0.5 % ist z.B. circa 100 mal so hell wie das dispergierte
Spaltbild im Spektrum. Diese Erscheinung hat deshalb den Namen white malady (weiBe
Krankheit) erhalten und fiir einige Jahre Spektrographendesigner von der Anwendung
des White-Pupil-Prinzips abgehalten.
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Der Kollimator

e Transmissionsoptik

Ein dioptrischer Kollimator in Spektrographen 138t sich einfach verwenden. Bei
einer Anwendung des White-Pupil-Prinzips kann jedoch Streulicht auftreten, das
mit aufwendigen MaBnahmen im Kameradesign gering gehalten werden muB (white
malady, siehe D). Diese MaBnahmen sind z. B. die Kontrolle der Kriimmungsra-
dien in Abhangigkeit voneinander (um Mehrfachreflexionen auszuschlieBen) und
Spezialentspiegelungen.

e Spharischer Kollimator

Die einfachste und billigste Moglichkeit einen Kollimator einzusetzen ist einen
sphéarischen Spiegel zu verwenden.

Leider ist bei normalen Offnungsverhiltnissen (f/d < 10) die sphirische Ab-
erration zu groB. Deshalb wird oft ein dioptrischer Korrektor eingesetzt (z. B. in
der Schmidt-Kamera). Da dieser Korrektor eine Wélbung héherer Ordnung haben
muB (die Schmidt-Korrektorplatte hat eine Wolbung vierter Ordnung), ist solch
eine Losung recht teuer und macht den Preisvorteil zunichte. Ebenso treten beim
Einsatz des spharischer Kollimators die gleichen Probleme auf wie bei einer reinen
Transmissionsoptik.

e Parabolischer Kollimator

Ein parabolischer Kollimatorspiegel ist ideal, um das Licht eines kurzen Spaltes zu
kollimieren. Der Offnungsfehler ist korrigiert, Farbfehler treten keine auf und das
Feld (SpaltgroBe) ist klein genug, daB Coma und Astigmatismus nicht storen.

Der vom Gitter reflektierte Strahl darf jedoch nicht in den Spalt zuriickreflektiert
werden. Dies wird normalerweise mit einer leichten Neigung des Gitters aus dem
reinen Littrow-Modus erreicht. Bei der Fokussierung des dispergierten Strahls wird
das Feld jedoch groBer, Coma und Astigmatismus miissen korrigiert werden (Adler,
1993).

Streulicht

Streulicht hat normalerweise zwei Ursachen:

e Streuung an Partikeln in der Luft.
Streuung durch Staub wirkt hier wesentlich starker als Rayleigh-Streuung an Mo-
lekiilen der Luft.

e Streuung an rauhen Oberflachen.

Verschmutzte Oberflachen erzeugen z. B. wesentlich mehr Streulicht als saubere.
Dieser Oberflacheneffekt ist normalerweise der am meisten ins Gewicht fallende.

Die Streuung kann nun nach zwei Arten unterschieden werden:
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e Streulicht in Dispersionsrichtung

Dieses Streulicht entsteht zum groBten Teil auf dem Echellegitter selbst. Die Ver-
minderung ist ein technisches Problem der Gitterherstellung. Saubere Furchenpro-
file mit hohem blaze-Winkel kénnen nur auf mechanische Weise hergestellt werden
(Harrison, Thompson, 1970). Ein Diamant driickt die Furchen in die Oberflache
eines Substrates (meist Aluminium). Dabei wird der Diamant abgerieben und die
Schneidkante gerundet. Das Furchenprofil verandert sich entlang der Oberflache.
Es ist leider nicht moglich, den Diamanten zu wechseln, ohne die Phasenbezie-
hung der Furchen zu storen. Daher ist die maximale GroBe von monolithischen
Echellegittern beschrinkt. GroBere Gitter als ca. 20 x 40 cm? werden als Mosaik
hergestellt (Dekker, D'Odorico, Fontana, 1994).

e Streulicht zwischen den Ordnungen

Dieses Streulicht (inter-order-straylight) entsteht vor allem auf verschmutzten
Oberflachen.

Bei manchen Echellegittern ist die Oberflache nicht ganz plan. Wenn der Diamant
bei der Herstellung mit einer Spindel liber die Oberflache gefiihrt wird, kann ein
Rundschlag in der Spindel zu einer welligen Oberflache fiihren. Diese wirkt dann als
Beugungsgitter senkrecht zur eigentlichen Dispersionsrichtung und kann ,, Geister-
ordnungen” neben den Hauptordnungen bilden. Alle Irregularitdten der Furchen
verursachen Streulicht.

Zur Verminderung des Streulichts gibt es mehrere Moglichkeiten. Vor allem sollte die
Optik staubfrei gehalten werden. Bei der Reinigung muB man jedoch sehr vorsichtig
vorgehen, Kratzer auf der Optik sind eine permanente Quelle von Streulicht. Des weiteren
konnen Blenden verhindern, daB sich Streulicht in der Optik ausbreitet. Jede optisch
wirksame Flache sollte nur die unmittelbar davor und dahinter liegende Flache direkt
»sehen" konnen. So kann sich Licht nicht durch doppelte Streuung ausbreiten.

Beschichtung von optischen Flichen

Anti-Reflex-Beschichtung Beim Durchtritt von Licht durch eine Glasoberflache
tritt Reflexion auf. Der genaue Wert p kann — in Abhangigkeit von Einfallsrichtung,
Brechungsindizes (n und n’) und Polarisation (L und ||) — den Fresnelschen Gleichungen
entnommen werden:

2
(w/nfel — sina — cos a)
- 2 (D.35)

Mgl — 1

2 cos ay/n?,, — sin2a — 2 cos® a
i (D.36)

ni, —1
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2 Npep COS QU
q = l (D.38)

2 In2 . — gin2
N5, COSQ + /Ny, — SIn“a

mit p = ¢? und n’/n = n,¢. « ist der Einfallswinkel des Lichtstrahls.

Fiir senkrechten Einfall (o« = 0) vereinfachen sich diese Gleichungen zu

Ny —1  n'—n
Neeg +1 N 4+n

qr| = —4rL = (D39)

also ist

p= ("I_”)Q (D.40)

n' +n

Bei normalen Glasern ist also eine Reflexion von 4 — 5 % erwarten.

Da ein dioptrisches System oft aus vielen Glas-Luft-Flachen besteht, wiirde dort ein
betrachtlicher Teil des Lichtes verloren gehen. Dieses verlorengegangene Licht tritt jedoch
als Streulicht auf. Die unerwiinschte Reflexion wirkt in doppelter Hinsicht negativ auf
die Datenqualitat.

Durch Beschichtung der Glasoberflache ist es moglich, den reflektierten Teil des Lichts
deutlich zu vermindern. Wenn die Brechzahl der Schicht n, = v/n - n/ betragt, wird an
beiden Grenzflachen gleich viel Licht reflektiert (Amplitudenbedingung). Wenn zudem

die Dicke der Schicht d, = ﬁ () ist die Wellenlange) ist, betragt der Gangunterschied

des jeweils reflektierten Lichtes A/2 (Phasenbedingung) und der reflektierte Strahl wird
ausgeloscht.

Mit einer Einfachschicht wird diese Bedingung nur fiir eine bestimmte Wellenlange er-
reicht. Durch Mehrfachschichten kann die Reflexionsminderung fiir einen groBeren Wel-
lenlangenbereich erzielt werden. Mit heutiger Technologie bei 7—9 Schichten ist eine Re-
flexionsminderung in einem Wellenlangenbereich von A,z / Apin > 2 aufca. 0.5—0.7%
moglich. Das genaue Rezept unterliegt jedoch aus Wettbewerbsgriinden dem Firmenge-
heimnis.

Spiegelbeschichtung Im Gegensatz zu Alltagsspiegeln werden Spiegel in der Astro-
nomie meist oberflachenbeschichtet (Vorderflachenspiegel). Die Spiegelschicht ist daher
der Umwelt ausgesetzt. Aluminium, das als haufigstes Material bei der Spiegelbeschich-
tung verwendet wird, bildet eine schiitzende Oxidschicht. Der Reflexionsgrad betragt
dann ca. 85 %. Silber hat eine bessere Reflexion (ca. 98 %), allerdings fallt die Reflexion
im UV-Bereich stark ab. Zusatzlich muB Silber eine Schutzschicht aufgetragen werden,
um ein Schwarzwerden zu verhindern. Durch diese Schutzschicht ist die Silberbeschich-
tung aber haltbarer und muB nicht wie Aluminium regelmaBig (alle paar Jahre, abhangig
von den Umweltbedingungen) neu beschichtet werden.
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Prismen oder Gitter als Querdisperser

Der freie spektrale Bereich ist propertional zu A (Gl. D.6). Ein Gitter als Querdisperser
erzeugt mit seiner gleichférmigen Dispersion Ordnungsabstande auf dem Detektor, die
auch propertional zu A2 sind. Die Ordnungen liegen im Blauen niher beisammen. Gitter
erzeugen aufgrund ihrer Oberflache mehr Streulicht als Prismen (siehe D). Dariiberhinaus
lassen sich Gitter in erster Ordnung nur fiir A\jae/Amin < 2 einsetzen, da sonst die
zweite Ordnung stort. Trotzdem geht auch hier Licht in die Nachbarordnung verloren,
das weggefiltert werden muB.

Die Dispersion von Glas ist ungefihr propertional zu A=2. Daher ist bei einem Prisma
als Querdisperser der Ordnungsabstand etwa indirekt proportional zu \. Hier liegen die
Ordnungen im Roten dichter zusammen.

Bei begrenztem Platz auf dem Detektor ist der iiberdeckte Wellenlangenbereich mit
Prismen als Querdisperser groBer.

Der Nachteil von Prismen ist allerdings, daB diese nicht in beliebigen GroBen erhiltlich
sind. Bei Glasblocken liber ca. 16 cm Hohe ist in Abhangigkeit von der Glassorte die
Homogenitat des Glases nicht mehr ausreichend fiir erstklassige Optiken. Bis zu einem
gewissen Grad konnen durch erneutes Aufschmelzen von kleineren Glasbrocken (fusing)
groBere Substrate hergestellt werden, doch erstens ist das Verfahren aufwendig und da-
mit kostenintensiv und zweitens nicht zu beliebigen GréBen fortsetzbar. Die Ordnungen
werden beim Durchgang durch die Prismen stark gekriimmt. Dies muB durch die Reduk-
tionssoftware beriicksichtigt werden.

Durch den Einsatz von Grisms” kann ein gleichmiBiger Ordnungsabstand erreicht werden.
Beziiglich Lichtverlusten und Streulicht gelten auch hier die gleichen Einschrankungen
wie bei Gittern.

Die Spektrographenkamera

Die Spektrographenkamera fokussiert das Spektrum auf den Detektor. Daher ist die
Bauart der Kamera vom Detektor abhangig. So sollte das Feld groB fiir photographische
Emulsionen sein, die Brennweite kann ebenso relativ groB sein, da Filmmaterial in fast
beliebigen GroBen erhaltlich ist.

Im Gegensatz dazu sind CCDs recht klein. Um das Spektrum moglichst vollstandig auf
dem Detektor abzubilden, sollte die Brennweite verhaltnismaBig klein sein. Die Unter-
grenze ist dadurch gegeben, daB der Spalt auf mindestens zwei Pixel abgebildet werden
muB (Tietze, Schenk, 1990). Da der Durchmesser der Kamera-Eintrittspupille durch
die Konstruktion des Spektrographen vorgegeben wird, ist das Offnungsverhiltnis recht
groB.

"Grism ist ein Kunstwort aus grating und prism und bezeichnet ein Prisma mit einem Gitter
auf der Oberflédche.
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Katadioptrische Kameras Im allgemeinen werden fiir solche Aufgaben katadiop-
trische Kameras (z. B. Schmidt-Kameras) eingesetzt. Diese haben aber eine zentrale
Vignettierung. Bei herkdommlichem Spektrographendesign (kein White- Pupil-Design) ist
diese Vignettierung wellenlangenabhangig. Je nach Position auf dem Detektor - und da-
mit je nach Wellenlange - tritt der Strahl durch einen anderen Ort in der Eintrittséffnung
der Kamera. Dieser Effekt 1aBt sich zwar bei der Datenreduktion korrigieren, ist aber oft
eine Quelle zusatzlicher Fehler in den Daten.

Bei Anwendung des White- Pupil-Prinzips ist es moglich, die Teleskop-Pupille auf den
Kameraeintritt abzubilden. Damit wird dann die Abschattung durch den Sekundarspiegel
auf die Abschattung in der katadioptrischen Kamera abgebildet. Dies wurde z. B. beim
2D-Coudé-Spektrographen angewandt (Tull, MacQueen 1988).

Dioptrische Kameras Fiir fasergekoppelte Spektrographen ist diese Abbildung aber
nicht anwendbar, da in der Faser durch scrambling Licht in die zentrale Abschattung
gebracht wird. Mit Hilfe des White- Pupil-Prinzips kann die Kameraoffnung, und da-
mit auch das Offnungsverhiltnis klein gehalten werden (Tull, MacQueen, 1988). Dies
ermoglicht es, dioptrische Kameras zu verwenden. Dioptrische Kameras weisen keine
zentrale Vignettierung auf und sind dank moderner Beschichtungstechniken (siehe D)
effizienter als Spiegeloptiken.

Durchsatz

Der Durchsatz eines Spektrographen ist das Produkt der relativen Transmissionen (oder
Reflexionen) jedes einzelnen optischen Elements. Je weniger optisch wirksame Flachen
in einem Spektrographen sind, desto groBer ist normalerweise auch der Durchsatz. Eine
geringe Anzahl an optischen Elementen schrankt aber das optische Design ein. Unter
Umstanden muB Vignettierung oder Einschrankungen in der Qualitat hingenommen wer-
den.

Das beste Design ist daher ein KompromiB aus Qualitat und Komplexitat. Durch moderne
Fertigungs- und Beschichtungsmethoden konnen Optiken mit einer hohen Anzahl von
Flachen mit hohem Durchsatz hergestellt werden.

Das Coudé-Echelle-Spectrometer (CES) der ESO zum Beispiel hat mit der kurzen Ka-
mera eine Auflésung von R = 30000 bis R = 60 000. Der Gesamtdurchsatz des Systems
ist z.B. 5.5% (bei 4035A) und 12.5% (bei 5400 A). Um einen Stern mit 11™2 mit
einem Signal-Rausch-Verhiltnis von S/R = 100 (bei 5500 A) aufzunehmen, muB man
zwei Stunden lang integrieren (Schwarz, Melnick, 1993).
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Die Faserkopplung

Vor- und Nachteile der Faserkopplung

Wenn ein externes Gerat, z. B. ein Spektrograph direkt an den Cassegrain-Fokus montiert
wird treten die in D genannten Probleme auf. Deshalb wurden hochauflésende Spektro-
graphen bisher meist {iber ein Spiegelsystem an das Teleskop gekoppelt. Wegen der
verwinkelten Form des Strahlengangs wurde dieser nach dem franzésischen Wort coudé
fiir Ellenbogen benannt. Einer der Nachteile ist, daB alle Spiegel hervorragende optische
Qualitat haben miissen und damit — je nach GroBe — als Planspiegel extrem teuer sind.
Zudem gehen etwa 15% des Lichtes pro Reflexion an den mit Aluminium beschichte-
ten Spiegeln verloren (Kapitel D). Auch andere Probleme, wie z. B. die ungleichmaBige
Spaltausleuchtung, lassen sich durch Coudé-Kopplung nicht umgehen.

In einer Lichtleitfaser treten Verluste bei der Einkopplung und durch Absorption auf.
Ein Nachteil bei der Ubertragung von Bildinformation durch Fasern, das scrambling
(Vermischung), 1aBt sich bei Spektrographen vorteilhaft einsetzen.

Durch die Totalreflexionen in der Faser wird die Phaseninformation so vermischt, daB
der Ausgang der Faser gleichmaBig ausgeleuchtet ist. Somit wird ein Spektrograph am
Faserausgang — unabhangig von atmospharischen Bedingungen — immer gleichférmig
beleuchtet. Das transmittierte Licht wird zusatzlich depolarisiert. ® Dies ist fiir Gitter-
spektrographen von Vorteil, da die Reflexion am Gitter fiir verschiedene Polarisations-
richtungen unterschiedlich ist.

Allerdings ist bei Fasern die Eintrittsoffnung kreisformig. Deshalb kénnen schon geringe
Verschiebungen des Objektbildes — sei es durch Fehljustierung, Wetterbedingungen oder
atmospharische Dispersion — einen Einkopplungsverlust verursachen (Donnelly, Brodie,
1989).

Transmission

Die Fasern sind normalerweise fiir Nachrichteniibermittlung gebaut. Dort werden IR-
Dioden zur Signalerzeugung eingesetzt. Daher ist die Transmission im nahen Infrarot
recht gut. Im Blauen ist die Transmission, abhangig vom Fasertyp, schlechter.

Das sind Werte aus dem Katalog des Herstellers (Laser 2000, 1990). Zum Vergleich ist
hier auch eine Glassorte (Schott BK 1) angefiihrt. Die Transmission der Quarzfasern ist
also etwa 10 bis 100 mal so gut wie bei optischem Glas.

In Abbildung D.6 ist die gemessene Transmission fiir drei Fasersorten aufgetragen. Die
Transmission wurde jeweils an einem 100 m langen Faserstiick gemessen und dann auf
20 m umgerechnet.

Es gibt verschiedene Arten von Lichtleitern.

8Es gibt jedoch auch spezielle Fasern, welche die Polarisationsrichtung erhalten.
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Fasertransmission
FHP FLP BK1
400 nm | 40 dB/km | 0.990 m~' 0.8 dB/m |0.832 m~'|3.3 dB/m | 0.464 m~!
600 nm | 18 dB/km | 0.995 m~'| 45 dB/km | 0.989 m~'|1.0 dB/m | 0.785 m!
730 nm | 76 dB/km | 0.982 m | 4 dB/km | 0.999 m~' 0.7 dB/m | 0.852 m~?
800 nm | 9 dB/km|0.997 m~'| 4 dB/km |[0.999 m~'|0.6 dB/m | 0.869 m~*

Tabelle D.1 Die Transmission der Faser (laut Angaben des Herstellers)

o OH-reiche Fasern

Bei der Herstellung sind durch Unreinheiten HO™-lonen im Glas vorhanden. Die
Transmission in den entsprechenden Molekiilbanden ist bei diesen Fasern vermin-
dert. Die Polymicro-Fasern FHP und FVP zahlen dazu.

o OH-arme Fasern

Es ist moglich, durch chemische Behandlung des Glases die HO™-lonen zu entfer-
nen. Die Transmission im Roten wird dadurch verbessert. Jedoch kénnen Mikrorisse
im Glas entstehen, welche die Transmission im Blauen verschlechtern. Die Polymi-
cro FLP ist solch eine , trockene” Faser. Seit kurzem gibt es wasserstoffbehandelte
Fasern, die eine geringere Absorption im Blauen haben.

Die Absorption wird im Infraroten durch Rotationsbanden von Molekiilen und im Ul-
travioletten durch Anregung von Atomen verursacht. Zusatzlich wird das Licht im Glas
gestreut. Selbst bei hochreinem Glas dampft die Rayleighstreuung vor allem im Blauen
die Transmission.

Licht, das von auBen auf den Lichtleiter fallt, verlaBt diesen normalerweise wieder. Das
Streulicht, das im Kern auftreten kann, bleibt jedoch in der Faser und kann den Spek-
trographen erreichen. Daher muB die Faser lichtdicht gekapselt werden.

Die Absorption betrdgt etwa 1 — 2 mag/km. Die Transmission einer 100 m langen Faser
ist etwa mit der Transmission durch eine normale Fensterglasscheibe vergleichbar.

Mechanische Eigenschaften

Lichtleitfasern werden mit Kerndurchmessern von 5 um (Singlemode-Fasern) bis zu iiber
einen Millimeter hergestellt. In der Kommunikationsiibermittlung kommen vor allem Fa-
sern mit Kerndurchmessern von ca. 100 um zum Einsatz. Der Mantel der Fasern ist dort
typischerweise 10 um dick. Diese Fasern sind sehr filigran und empfindlich. Zum Schutz
vor Kratzern sind deshalb diese Fasern mit einer Kunststoffschicht liberzogen.

Fiir den Einsatz am Teleskop brauchen diese Lichtleiter noch einen robusteren Schutz.
Dieser muB stabil genug sein, um den Betrieb im astronomischen Beobachtungsalltag zu
iiberstehen.
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Abbildung D.6 Die gemessene Transmission von Fasern fiir 20 m

Degradation

Ein Strahl, der in eine Lichtleitfaser mit einem bestimmten Offnungsverhiltnis eingekop-
pelt wird, wird beim Austritt aufgeweitet (siehe Zeichnung D.7). Diesen Effekt nennt
man Degradation (Clayton, 1989).

einfallender Faser ausfallender
Strahl

Abbildung D.7 Der austretende Strahl ist aufgeweitet

Ein aufgeweiteter Strahl ist in einem Spektrographen ungiinstig. Er erfordert einen ver-
groBerten Kollimator- und Gitterdurchmesser.

Schon leichter Druck mit den Fingern verstarkt die Degradation sehr stark. So ist es
z. B. nicht moglich, die nackte Faser zu Degradationsmessungen mit Klebestreifen zu
fixieren, da der dadurch ausgeiibte Druck schon zu groB ist. Sie muB frei liegen.

Im Betrieb muB die Faser daher moglichst kraftfrei gehalten werden. Das ist nicht ganz
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einfach zu realisieren, da die Enden der Faser genau fixiert sein miissen. Am besten
werden die Enden geklebt. Es ist darauf zu achten, daB keine mechanischen Spannungen
auf das Glas iibertragen werden. So darf der Kleber sich beim Ausharten nicht erwarmen,
da sonst die thermische Ausdehnung der Hiille das Faserende unter Spannung setzt.

Fabry-Kopplung

Eine Fabry-Linse wird so vor den Lichtleiter gesetzt, daB der Brennpunkt der Linse auf
der Eintrittsfliche des Lichtleiters liegt. Damit wird der fiir diese GroBenordnung so gut
wie im Unendlichen liegende Primarspiegel auf den Lichtleiter abgebildet.

Der andere Brennpunkt liegt in der Fokalfliche des Teleskops. Die dort angebrachte
Blende (ein Spiegel mit Loch) definiert das Offnungsverhiltnis des in den Lichtleiter
einfallenden Strahls.

Blende
Mikrolinse

———

Abbildung D.8 Eine Mikrolinse bildet den Hauptspiegel auf den Lichtleiter ab

Alles Licht, das vom Teleskopspiegel reflektiert wird und durch die Blende im Fokalfeld
geht, trifft auf den Lichtleiter. Der Eingang des Lichtleiters wird relativ zum Teleskop
justiert. Diese Einstellung ist daher unabhangig von Wetterbedingungen. Trotzdem kann
der Durchsatz in dieser Konfiguration stark vom Seeing abhangig sein (Enard, Lund,

1983).

Zusatzlich kann durch die Fabry-Linse das Offnungsverhiltnis des Strahls bei der Fase-
reinkopplung angepalt werden. Dies ist zwar bei der direkten Einkopplung auch méglich,
doch der Aufwand, dies hinter dem Fokalfeld durchzufiihren ist wegen der Feldbetrach-
tung und der Nachfiihrung wesentlich groBer.
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Der FOCES-Spektrograph
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g off-axis imatoren
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Abbildung D.9 Der gesamte Spektrograph

FOCES besteht aus dem Teleskopmodul, das mit dem eigentlichen Spektrographen mit
einem Lichtleiter verbunden ist. Der Beobachter steuert an einer Unix-Workstation, die
mit dem Spektrographen-Kontroll-Rechner verbunden ist, alle motorisch verstellbaren
Elemente. Von dort wird auch das Teleskop und die CCD-Kontroll-Software gesteuert.

Das Teleskopmodul

Mit dem Teleskopmodul wird der Spektrograph an das Teleskop gekoppelt, um das
Sternlicht in die Faser zu leiten. Der Koppelflansch paBt an das 2.2 m-Teleskop und an
das 3.5 m-Teleskop am Calar-Alto.

Hier wird das TV-Leitsystem des DSAZ zur Feld- und Spaltbetrachtung benutzt. Eine
Drehvorrichtung (Rotator) erlaubt es, das Teleskopmodul mit dem TV-Leitsystem zu
rotieren.

Zusatzlich sind im Teleskopmodul die Vergleichslichtquellen angebracht. Das Vergleichs-
licht geht somit den gleichen Weg durch den Lichtleiter wie das Sternlicht.

Damit am Wendelstein-Teleskop Testbeobachtungen vorgenommen werden konnen, ist
das Teleskopmodul an einem Zwischenflansch teilbar. Das Unterteil paBt an das GAM
(guide aquire modul), mit dem Vergleichslichtquellen eingespiegelt werden kénnen, und
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Abbildung D.10 Das Teleskopmodul

das Objekt auf die Eintrittsblende gefiihrt werden kann.

Photo sw #3[ Fprmat 10 x 15

Abbildung D.11 Das Teleskopmodul pafit sowohl fiir das 2.2m und das 3.5 m-Teleskop
auf dem Calar Alto als auch an das Wendelsteinteleskop

7

Vergleichslicht

An vier Seiten des Teleskopmoduls ist je ein Flansch angebracht. Eine Mattscheibe aus
Quarzglas kann dort durch eine Vergleichslichtlampe beleuchtet werden. Momentan sind
zwei der Flansche belegt:

e Eine Halogenlampe dient als linienfreie Flatfieldlampe. Alternativ dazu kann eine
Halogenlampe mit einem |IR-Filter benutzt werden.

e Die ThAr-Lampe mit vielen scharfen Emissionslinien bekannter Wellenldnge
ermoglicht die Wellenlangenkalibrierung.
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Einkopplung

Im Fokus des Teleskops sitzt eine Lochblende, in die bei der Beobachtung das Bild des
Sterns gefiihrt wird. Dadurch wird das Hintergrundlicht (Himmelshintergrund) ausge-
blendet.

Die Lochblende ist als Spiegel ausgefiihrt und um 10° aus der optischen Teleskopachse
gekippt. Eine Optik ermoglicht die Betrachtung des Bildfeldes wahrend der Beobachtung
und damit die Nachfiihrung.

Das Loch sitzt hierbei im Fokus des Teleskops. Das Objekt wird fiir die Beobachtung
auf dieses Loch gefiihrt. Somit ist es moglich wahrend der Belichtung zu kontrollieren,
ob das Objekt auf der Blende sitzt.

Dies ist ein gewaltiger Vorteil gegeniiber anderen Losungen, bei denen z. B. die Faser
aus dem Spiegel herausragt. Dort muB man besondere MaBnahmen ergreifen, um das
Teleskop bei Temperaturanderung wahrend der Nacht nachzufokussieren.

Teleskopblende

Mikrolinse

——

1/8 f/IN Lichtleiter

%

Abbildung D.12 Die Mikrolinse kollimiert den Strahl in die Faser

f/N fir die Blenden
Mikrolinse | D = 130pum | D = 200pum | D = 300um
f=1lmm | f/N=771| f/N=50| f/N=33
f=08mm| f/N=6.1| f/N=4.0 | f/N =27

Tabelle D.2 Das Offnungsverhéiltnis bei der Einkopplung in die Faser
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Es gibt vier verschiedene Lochblenden; je drei mit verschiedenen Lochdurchmessern fiir
den Einzel- (Tabelle D) und eine fiir den Doppelfasermodus (300um). In der Nacht sind
diese wechselbar, um die Eintrittsblende an verdnderte Seeingbedingungen anzupassen.
Die Lochblenden wurden mittels electroforming hergestellt. Das ist ein galvanisches Ver-
fahren, bei dem Metall auf einer belichteten und gedtzten Maske abgeschieden wird.
Damit kann man Strukturen bis hinab zu 8 um fertigen.

Ein drehbarer Spiegel kann mit einem Schlitten in die optische Achse gefahren werden.
Dieser Spiegel wahlt eine entsprechende Mattscheibe fiir die Vergleichslichteinspiegelung
aus. Eine Relaisoptik bildet die Mattscheibe ins Unendliche mit dem entsprechenden
Offnungsverhiltnis ab und simuliert somit den Strahlengang des Teleskops.

Wenn Sternlicht aus dem Vakuum in die Erdatmosphare fallt, wird es gebrochen und di-
spergiert. Dies kann in Horizontndhe das Sternscheibchen bis zu wenigen Bogensekunden
auseinanderziehen. Trotzdem wurde auf den Einbau eines ADCs (atmospheric disperion
corrector) verzichtet. Zwar wird dadurch der spektrale Bereich bei Beobachtungen mit
hoher Zenitdistanz beschrankt (siehe Donnelly, Brodie, 1989), jedoch kann ein ADC je
besser wirken, desto nadher er an der Eintrittspupille sitzt. Er wird damit fast so groB wie
der Primarspiegel. Der Bau eines ADCs nur fiir FOCES stand deshalb auBer Frage.

Fabry-Linse

Die Fabry-Linse ist als Stabchenlinse ausgefiihrt. Die Lange der Linse ist so gewahlt, daB
der Fokus genau auf der riickseitigen Flache liegt. Somit kann die Linse direkt auf die
Faser geklebt werden. Dies hat mehrere Vorteile:

e Eine aufwendige Justierung des Abstands entfallt.

e Bei dieser Losung treten zwei Luft-Glas-Flachen weniger auf, als bei einer konven-
tionellen Fabry-Linse.

e Die Eintrittsflache der Faser muB nicht extra auf besondere optische Planitat be-
arbeitet werden, was der Fall ware, wenn sie ohne diese Optik betrieben wiirde.
Durch optischen Kitt werden eventuelle Unebenheiten ausgeglichen.

e Die Linse 138t sich mit herkdommlicher Bedampfungstechnik anti-reflex-beschich-
ten. Beim Lichtleiter selber ist das aufgrund der Lange der Faser nur schwer
moglich.

Photo vom Dig, Format 10 x 15

Abbildung D.13 Die Mikrolinsen sind hier zum Groéflenvergleich auf einem Pfennig abge-
bildet

Die Fabry-Linse ist nicht als abbildende Linse konzipiert, sondern als , Lichttrichter”.
Wichtig ist nur, daB moglichst viel Licht in die Faser gelangt. Daher sind die Abbil-
dungseigenschaften im Zentrum des Bildes nebensachlich. Am Rand des Bildes, beim
Ubergang vom Faserkern zum Fasermantel, spielt die Schirfe eine Rolle.
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Die Lange der Linse ist so abgestimmt, daB die Randstrahlen bei Wellenlangen von
365 nm bis 900 nm noch in den Kern treffen. Die Linsen wurden in zwei Teilen hergestellt.
Nachdem Quarzglaskugeln mit genau dem gewiinschten Radius gefertigt waren, wurden
diese dann abgeschliffen und auf einen Quarzglaszylinder gekittet. Diese Arbeit ist recht
anspruchsvoll, wenn man bedenkt, daB3 die einzelnen Teile etwa die GroBe von Salzkdrnern
in Tafelsalz haben.

Die Faser

Wie in Abbildung D.6 gezeigt, gibt es verschiedene Fasern mit unterschiedlichen Trans-
missionseigenschaften. Fiir FOCES wurde fiir jedes Teleskop je eine rot- (FLP) und eine
blautransmittierende (FHP) Faser konfektioniert. Die Mikrolinsen sind direkt auf die
Faserenden gekittet und werden zusatzlich von einer Fassung gehalten.

Die Fasern selbst werden von der Fassung kraftfrei gehalten. Die einzige Kraft, die auf
die Fasern ausgelibt wird, ist die Gewichtskraft. Diese ist sehr gering (25 g/km). Wichtig
ist jedoch, dass der Kleber, mit dem die Faser in die Fassung geklebt wird, kalt aushartet
(Kap. D).

Die Faser wurde mit einem diinnen Teflonschlauch umbhiillt, damit sie sich reibungsarm
bewegen kann. Dariiber ist ein Panzerschlauch gezogen. Er besteht aus einer Stahlspirale,
die mit einem Glasfasergewebe verstarkt ist. Dariiber ist eine Silikonumhiillung gegossen.
Dieser Panzerschlauch ist urspriinglich zum Einsatz fiir Glasfaserbiindel in der medizi-
nischen Diagnostik vorgesehen und dementsprechend robust gebaut. Die gesamte Hiille

bietet guten Schutz vor mechanischer Beschadigung (trittfest) und ist lichtdicht (siehe
D).

Wenn am Schlauch gezogen wird, dehnt er sich geringfiigig. Damit der innenliegende
Lichtleiter nicht reiBt, ist in einem Langenausgleichskasten eine zusatzliche Windung
untergebracht.
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Das optische Layout von FOCES

In Abbildung D.14 wird ein herkdmmlicher Echelle-Spektrograph mit einem nach dem
White-Pupil-Prinzip konstruierten verglichen.

Layout eines herkdmmlichen Echelle-Spektrographen

A

Spalt Kollimator Gitter Cross-Disperser Kamera CCD

Layout eines Echelle-Spektrographen nach dem White-pupil-Prinzip
A D
Y D

Spalt Kollimator Gitter Kollimator Zwischenspalt  Kollimator Kamera CCD
Cross-Disperser

Abbildung D.14 Vergleich zwischen einem herkommlichen Echelle-Spektrographen und einem
nach dem white-pupil-Prinzip konstruierten

Dort ist zu sehen, daB im zweiten Fall der Cross-Disperser und die Kamera deutlich
kleiner gehalten werden kann.

Das vom Spalt kommende Licht wird durch einen Kollimator in einen parallelen Strahl
umgewandelt und damit das Echellegitter beleuchtet (Abb. D.15). Das durch das Gitter
spektral zerlegte Licht trifft den gleichen Kollimator und wird auf einen kleinen Faltspie-
gel geworfen. Eine Blende an der Stelle des Zwischenbildes entfernt das Streulicht. Der
Strahl wird durch einen weiteren Spiegel kollimiert und durch ein Prismenpaar (Querdi-
sperser) in Quer-Richtung spektral zerlegt. Eine Transmissionskamera erzeugt das Bild
des Spektrums auf dem CCD-Chip.

Das Zwischenbild liegt von der optischen Achse seitlich versetzt. Dadurch tritt im Zwi-
schenbild Coma und Astigmatismus auf. Die beiden Kollimatoren sind Ausschnitte aus
einem groBen Parabolspiegel. Durch diese Anordnung werden diese Bildfehler, die durch
den leicht schragen Einfall des Strahls auf den Kollimator verursacht werden, eliminiert
(siehe D). Die Bildfehler, die durch den ersten Kollimator entstehen, werden durch den
symmetrischen Durchgang durch den zweiten Kollimator ausgeglichen. Dieses Layout
wurde von B. Delabre (ESO) entwickelt und wird im Spektrographen UVES fiir das VLT
eingesetzt.

Da das Echellegitter in Brennweitenentfernung des ersten Kollimators steht, erzeugt
dieser ein Abbild des Gitters im ,,Unendlichen®. Nach der Reflexion am Faltspiegel wird
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Abbildung D.15 Das optische Layout des FOCES

das Gitter durch den zweiten Kollimator reell mit dem Abbildungsverhiltnis 1:1 in die
Prismen abgebildet ( White-Pupil-Prinzip).

Alle Strahlen, die vom Gitter reflektiert werden und durch die Streulichtblende treten,
werden somit durch die Prismen gelenkt. Damit braucht der Querdisperser, im Gegensatz
zu herkommlichen Echelle-Spektrographen, nicht groBer zu sein als das Gitter. Es ist also
moglich, die héhere Transmission von Prismen auszuniitzen. Zudem haben Prismen noch
die Eigenschaft, daB die Echelle-Ordnungen einen gleichmaBigeren Abstand haben, als
mit einem Gitter als Querdisperser (siehe D).

Zudem hat das Layout einen weiteren, im Betrieb wichtigen Vorteil. Alle optisch wirk-
samen Flachen stehen entweder senkrecht oder hdangen sogar. Dadurch wird die An-
sammlung von Staub auf diesen Oberflachen minimiert und das Streulicht so gering wie
moglich gehalten (siehe D).

Das Gehiuse

Photo sw #15, Format 10 x 15

Abbildung D.16 Das Gehduse von FOCES

Das Gehause dient als

e Schutz vor Streulicht
e thermische Isolation

e Staubschutz
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e Schutz vor mechanischen Einfliissen

Auf Grund seiner Funktionen ist das Gehduse mehrschichtig aufgebaut. Die duBere
Schicht, die aus Sperrholz gefertigt ist, ist aus Sicherheitsgriinden auBen hell lackiert
und bildet das eigentliche Geh&use. Die innere Schicht besteht aus schwer entflamm-
barem, geschlossenporigem PE-Schaumstoff. Er ist schwarz durchgefarbt und auf der
Innenseite zusatzlich mit tiefmattem Kameralack geschwarzt, um Streulicht so gering
wie moglich zu halten. Das Gehause wird von einem Aluminiumrahmen gehalten, in den
einzelne Panele eingesetzt werden. Ein Falz zwischen den Panelen stellt sicher, daB kein
Licht von auBen eintreten kann.

Zusatzlich dient der Schaumstoff als thermische Isolation, so da Temperaturschwan-
kungen sich nur mit einer Zeitkonstante von mehreren Stunden auswirken. Das ist aus
zwei Griinden wichtig. Erstens ist der Betrieb auch noch bei Temperaturschwankun-
gen gewahrleistet (das ist wichtig fiir den Betrieb in der Kuppel) und zweitens ist die
temperaturempfindliche Optik (Prismen, Kamerafrontlinse) so vor Temperaturschocks
geschiitzt.

Im Betrieb werden die Panele fest verschraubt. Der Spektrograph ist damit gegen Ein-
fliisse der Umgebung isoliert.

Die optische Platte

Die gesamte Optik des eigentlichen Spektrographen ist auf einer handelsiiblichen opti-
schen Tischplatte mit Stahlwabenkern montiert. Aufgrund ihrer hohen Masse, Steifigkeit
und internen Dampfung wirken sich duBere Schwingungen nur sehr gering auf die Optik
aus.

Zusatzlich ist die Platte durch pneumatische Schwingungsisolatoren im Untergestell ge-
gen Schwingungen isoliert.

Da wichtige Teile der Optik (Gitter, Spiegel) nach dem amerikanischen MaBsystem her-
gestellt sind, wurde fiir die Platte ein Lochraster im Zollabstand gewahlt (allerdings
mit metrischen Bohrungen, M6). Durch dieses enge Raster ist es ohne groBen Aufwand
moglich, Erweiterungen oder Testaufbauten auf der Platte zu montieren.

Einkopplung aus der Faser in den Spektrographen

Photo sw #7[ Fprmat 10 x 15

Abbildung D.17 Die Faserjustiereinheit ist vor dem eigentlichen Spektrographenspalt an-
gebracht

Analog der Lichteinspeisung in die Faser im Teleskopmodul sitzt am Faserende eine
Fabry-Linse. Die Austrittspupille wird daher durch das Degradationsverhalten der Faser
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bestimmt. In der Austrittspupille sitzt ein Spalt, der die Auflosung des Spektrographen
definiert.

Ein runder Spalt mit einer Offnung von w* vermindert das Auflésungsvermogen.

R=2 (D.41)

w*

Bei Verkleinerung des runden Spaltes auf w wird der Durchsatz A quadratisch verringert.

A = (E)Q (D.42)

w*

Durch Einsatz eines Spaltes 13Bt sich dieser Lichtverlust minimieren. Dann ist der Durch-

satz:

MW v (D.43)

w*2 w*

Im Vergleich zu einem runden Spalt, wie er bei Faseroptik oft {iblich ist, ist der Durchsatz
hier bei gegebener Auflésung héher.

Faser Mikrolinse Spalt

w* | W

Abbildung D.18 Analog der Einspeisung wird bei der Auskopplung der Strahl mit ei-
ner Mikrolinse kollimiert. Durch den rechteckigen Spalt wird — bei gleicher spektraler
Auflosung — mehr Licht durchgelassen (schraffierter Bereich)

Das Austrittsoffnungsverhaltnis betragt, immer f/10, unabhangig von der Ausleuchtung
des Fasereingangs und von der Degradation. Der Kollimatorspiegel bildet den — immer
gleichmaBig ausgeleuchteten — Faserausgang auf das Echellegitter ab, das somit auch
gleichmaBig ausgeleuchtet wird.

Echellegitter werden nach wie vor mechanisch hergestellt. Durch Abnutzung des Schneid-
diamanten verandert sich bei groBen Gittern die Furchenform entlang der Oberflache (sie-
he D). Eine ungleichmaBige Beleuchtung des Echellegitters, aufgrund von den jeweiligen
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atmospharischen Bedingungen, duBert sich in zeitlich variablen Dispersionseigenschaften
des Gitters.

R2-Echellegitter werden normalerweise mit einem Lange-Breite-Verhaltnis von 2:1 her-
gestellt. Da jedoch bei Beleuchtung mit kleinem |©| (nahe Littrow-Modus) ein Lange-
Breite-Verhaltnis des Strahls in der Projektion von sec©p & 2.24 : 1 entsteht, gibt
es, wie in Abbildung D.19 dargestellt, verschiedene Méglichkeiten, das Echellegitter zu
beleuchten.

Fall a) Fall b)

Abbildung D.19 Fall a) Das Gitter wird in der Lénge ganz und in der Breite nicht ganz
ausgefiillt, es tritt keine Vignettierung auf. Fall b) Das Gitter wird in der Breite ganz
ausgefiillt, in Langsrichtung wird das Gitter tiberausgefiillt.

Fall a) Das Gitter wird in der Lange ganz und in der Breite nicht ganz ausgefiillt, es
tritt keine Vignettierung auf. Die Auflésung im Littrow-Modus bei einem R2-Gitter
ist jedoch um den Faktor 2 cos ©p = 2 cosarctan 2 = 2/+/1 + 22 ~ (.89 geringer,
da nur ein Teil der Gitterflache ausgenutzt wird.

Fall b) Das Gitter wird in der Breite ganz ausgefiillt, in Langsrichtung ist der Strahl
groBer als das Gitter. Es tritt Vignettierung von etwa 4 % auf.

Da das Produkt aus Durchsatz und Auflésung im Fall b) am groBten ist, wurde diese
Moglichkeit fiir das optische Layout gewahlt.

Die Off-Axis-Kollimatoren

Der Strahl wird durch ein Off-Axis-Paraboloid kollimiert. Der Spalt ist im Vergleich
zur Brennweite des Kollimators sehr klein (107%). Er kann daher in guter Niherung
als punktformig angenommen werden. AuBerdem sitzt er im Brennpunkt des Kollima-
tors. Somit ist es moglich, den Strahl frei von allen Abbildungsfehlern auf das Gitter
zu kollimieren. Die Spiegel mit einem Durchmesser von 25.4 cm (= 10 Zoll) und einer
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Brennweite von 1524 mm (= 60 Zoll) sind aus einem groBem parabolischen Mutter-
spiegel (f/2) herausgeschnitten. Das Zentrum des ersten Spiegels ist um 177.8 mm (=
7 Zoll) von der optischen Achse verschoben, das des zweiten Spiegels um 228.6 mm (=
9 Zoll).

Die Brennwg_ite wurde so gewahlt, daB der die Faser verlassende Strahl das Gitter ausfiillt.
Bei einem Offnungverhaltnis von f/10 und einem Gitterdurchmesser von 152.4 mm
betragt die Brennweite 1524 mm.

Der Durchmesser des Kollimators wurde gewahlt, damit er den durch das Echelle-Gitter
dispergierten Strahl aufnehmen kann. Bei einer Winkeldispersion von 3.8° fiir die rote
Ordnung sind also 10 cm zusatzlich zum undispergiertem Strahlduchmesser notwendig.
Somit sind 254 mm als Spiegeldurchmesser ausreichend.

Das Tragermaterial der Spiegel muB iiber einen Zeitraum von Jahren seine Form auf we-
nige Nanometer genau beibehalten. Dies ist nur moglich mit einem Material, das sowohl
hart ist — vergleichbar mit Glas — als auch einen termischen Expansionskoeffizienten von
Null hat. So kam nur Glaskeramik in Frage. Diese wird von z.B. von Schott (Mainz)
unter dem Namen Zerodur hergestellt.

Photo sw #1(0, Format 10 x 15

Abbildung D.20 Die Kollimatoren sind Ausschnitte aus einem groflem Parabolspiegel

Als Substrat wurde Zerodur gewahlt, damit der Spiegel iiber Jahre hinweg in seiner Form
und Oberflachenqualitdt unverandert bleibt. Die Verspiegelung besteht aus beschichte-
tem Silber. Die Reflexion von Silber im visuellen Wellenlangenbereich liegt deutlich iiber
der von Aluminum (Schopper, 1962).

Da insgesamt vier reflektierende Flichen (auBer dem Echellegitter) im Strahlengang
des Spektrographen sind, erhoht sich die Transmission auf 0.81 gegeniiber 0.52 bei
Aluminium.*

Als Beschichtung kam Gold, Silber oder Aluminium in Frage. Im visuellen Bereich (bei
500 nm) ist die Reflektivitat von Silber (; 95%) mit Abstand am besten. Gold eig-
net sich nur fiir den Infrarotbereich, Alu ist nur im UV-Bereich (jenseits von 400 nm)
besser als Silber. Deshalb wurde Silber als Beschichtung gewahlt. Dieses Material muB
zusatzlich mit einer Schutzschicht versehen werden, da es sonst "anlauft’. Die Lebens-
dauer einer solchen geschiitzten Silberschicht liegt wesentlich iiber der von aluminisierten
Oberflachen.

Die Justierung

e Rotation: Da die Spiegel off-axis aus einem groBem Mutterspiegel herausgeschnit-
ten wurden, sind sie nicht rotationssymmetrisch. Die Spiegel sind auf der Riickseite

9Vier Silberflichen mit je einer Reflektivitit von 0.95 haben eine Gesamtreflektivitit von 0.95% =
0.81, Aluminium dagegen eine von 0.85% = 0.52
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Abbildung D.21 Der Reflexionskoeffizient von Silber liegt im visuellem Bereich iiber dem
von Aluminium

markiert. Diese Markierung wurde auf den Rand iibertragen. Beim Einsetzen in die
Fassung konnte man nun darauf achten, daB die Spiegel nicht verdreht sind.

e Kippen und Neigen: Die Spiegel sind in der Fassung in zwei Achsen verstellbar.
Sie konnen gekippt und geneigt werden. Die Einstellung ist feinfiihlig genug, den
Strahl genau auf das Echelle-Gitter zu plazieren.

e Fokus: Weil die Spiegel aus einem groBem Mutterspiegel stammen, sind sie fiir
ihren Durchmesser relativ dick und schwer. Eine Lateralverschiebung entlang der
optischen Achse wird damit aufwendig. Deshalb wird nicht der Spiegel, sondern
der Spektrographenspalt mitsamt der Faserhalterung verschoben.

Optische Fehler Das Gitter wird im Quasi-Littrow-Modus (y = 0.7°) ausgeleuchtet
(siehe D). Der Strahl wird dadurch um 1.4° von der optischen Achse ausgelenkt. Im
Zwischenbild werden deshalb Koma und Bildfeldwdlbung bemerkbar (Born, Wolf, 1980,
p.245).

Durch den symmetrischen Durchgang durch den zweiten Spiegel wird die Koma aufge-
hoben.
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Echelle-Gitter

Ein Echelle-Gitter sollte moglichst groB sein (siehe D.27). Allerdings ist der Preis opti-
scher Elemente stark vom Durchmesser abhangig (typischerweise mit der dritten Potenz).
Da mit der Wahl des Gitters auch die GréBen der Prismen und vor allem die der Kamera
festliegen, bestimmt diese Wahl den Preis des gesamten Instruments.

Eine weitere Bedingung ist auch die Lange des Instruments, die proportional mit dem
Durchmesser des Gitters ist. Um FOCES am Wendelstein-Observatorium unter astrono-
mischen Beobachtungsbedingungen zu testen, war auch die dortige Raumsituation zu
beriicksichtigen.

Fiir FOCES wurde ein Strahldurchmesser von 152.4 mm = 6 Zoll gewahlt. Damit blieb
der Gesamtpreis noch im Kostenrahmen. Die ndchste GréBe (203.2 mm = 8 Zoll )
hatte sowohl den Preis- als auch den raumlichen Rahmen gesprengt. Das Gitter hat eine

geritzte Flache von 154 x 306 mm?.

Wie in D.8 gezeigt, wird die Lange einer Ordnung kleiner, wenn der Abstand zweier
Furchen auf dem Gitter (die Gitterkonstante o) gréBer wird. Die GroBe von CCDs ist
aus fertigungstechnischen Griinden noch immer sehr beschrankt. Damit der Spektro-
graph das Spektrum bis in den (infra-)roten Spektralbereich liickenlos iiberdeckt, sollte
die Gitterkonstante moglichst groB sein. Die geringste Liniendichte, die standardmaBig
lieferbar ist, betrdgt 31.6 Linien/mm und diese wird in FOCES auch verwendet.

Je geringer die Furchenanzahl, desto hoher ist die Ordnung fiir eine gegebene Wel-
lenlange. Daraus folgt, daB mit einer einer kleineren Furchenzahl — bei gegebener Pixe-
lanzahl des Detektors — die Auflésung groBer wird (Siehe Gl. D.32. Deshalb wurde die
geringste serienmaBig lieferbare Furchendichte gewahlt.

Das Produkt aus Auflosung und Durchsatz eines Spektrographen ist proportional zum
Sinus des Blazewinkels (sin © 5). Der serienmaBig groBte lieferbare Blazewinkel bei Echel-
legittern war 63°. Das sind sogenannte R2-Gitter (arctan2 ~ 63°). Inzwischen werden
schon R4-Gitter hergestellt. Diese waren zum Zeitpunkt der Planung aber noch nicht
lieferbar.

Die Kosten eines Instruments hangen stark vom Strahldurchmesser ab. Dieser wird vor
allem durch das Gitter bestimmt. Das groBte Echelle-Gitter, das serienmaBig lieferbar
war hat einen Durchmesser von 20 cm. Ein Echelle-Spektrograph mit diesem Strahl-
durchmesser ware mit den verfiigbaren Finanzmitteln nicht realisierbar gewesen. Daher
wurde die nachst kleinere GréBe (15 cm) verwendet.

Das Echellegitter ist in einer kardanischen Montierung mit der optischen Flache nach
unten aufgehingt (Abb. D.22). In dieser Position ist es gegen Staubanlagerung besser
geschiitzt.

Um eine maximal mogliche spektrale Stabilitat des Spektrographen zu erreichen, wurde
das Gitter auf einer Glaskeramik (Zerodur) aufgebracht. Somit wirken sich thermische
Schwankungen nur extrem gering aus. Eine weitere Folge fehlender Warmeausdehnung
ist, daB das Material so gut wie gar nicht altert.
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Das Substrat ist 5 cm dick. Es tritt daher keine stérende Durchbiegung auf. Die drei
senkrecht aufeinander stehenden Drehachsen der Montierung treffen sich im Mittelpunkt
der Gitteroberflache damit es mit geringem Aufwand maoglich ist, das Gitter zu justieren.
Es kann um jede Achse unabhangig von den anderen bewegt werden. Um die Achse par-
allel zu den Furchen ist eine motorische Verstellung moglich. Hiermit kann das Spektrum
in Dispersionsrichtung auf dem Detektor verschoben werden. Das ist vor allem fiir den
Infrarotbereich interessant, wenn dort die Ordnungen langer als das CCD werden.

Die Gitteroberflache ist aluminisiert. Aluminium hat {iber einen weiten Wellenlangenbe-
reich eine hohe Reflexion. So erreicht das Gitter eine Effizienz von 79% (Angabe Milton
Roy).

Photo sw #9] Fprmat 10 x 15

Abbildung D.22 Das Echellegitter ist hingend montiert

Der Faltspiegel

Der Faltspiegel ist in der Nahe des Zwischenbildes aufgestellt. Dadurch braucht er nur
wenig groBer als das Zwischenbild sein. Eine Aufstellung genau im Zwischenbild ist nicht
zu empfehlen, da zum Beispiel Staub auf der Oberflache abgebildet wiirde. AuBerdem
stande der Faltspiegel sehr nahe am Spalt, dies ist aus geometrischen Griinden ungiinstig.

Ein Faltspiegel der Lange 10 cm kann eine Ordnung von 3.5° Lange aufnehmen. Diese
hat auf dem CCD dann eine Ausdehnung von 30 mm. Bei einem Abstand von 7.6 cm
zum Zwischenbild und einem Offnungsverhiltnis des Strahls von f/10 kann ein 10 mm
breiter Faltspiegel bequem den kompletten Strahl aufnehmen. Der Faltspiegel ist wie das
Gitter und die Kollimatoren auf Zerodur aufgebracht. Er unterliegt damit auch so gut
wie keiner Alterung. Er ist — wie die Kollimatoren — mit Silber beschichtet.

Der Zwischenspalt

Das meiste Streulicht entsteht am Gitter. Das Streulicht in Dispersionsrichtung wird
hauptsachlich durch UnregelmaBigkeiten in den Furchen hervorgerufen, das Streulicht
senkrecht dazu durch eine Wellung des Gitters. Diese entsteht wahrscheinlich durch
einen leichten Wellenschlag bei der Diamantfiihrung (siehe D). Zusatzlich entsteht am
ersten Kollimator Streulicht, da Staub auf diesem das weiBe, noch undispergierte Licht
streut. Deshalb ist in FOCES ein Zwischenspalt montiert um das Streulicht zwischen
den Ordnungen (siehe D) auszublenden.

In FOCES ist der Spalt 0.8 mm breit und durch Mikrometerschrauben in zwei Richtungen
verfahrbar. Somit kann das Streulicht zwischen den Ordnungen auf 0.5 % reduziert
werden.
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Prismen

Als Querdisperser wurden zwei Prismen gewahlt. Dies hat drei Vorteile gegeniiber einem
Gitter als Querdisperser. Erstens ist die Effizienz besser; ein Prisma absorbiert weniger
als 2% des Lichtes. An jeder antireflexbeschichteten Oberflache geht weniger als 1% ver-
loren. Bei einem Prisma ist der Verlust demnach kleiner als 4%, bei zwei Prismen kleiner
als 8%. Bei einem Gitter hingegen kann der Verlust leicht 20% iibersteigen. Der zweite
Vorteil ist die Wellenlangeniiberdeckung. Durch den gleichmaBigeren Ordnungsabstand
paBt ein viel groBerer Wellenlangenbereich A,4./ Amin auf den Detektor. Dieser darf so-
gar — im Gegensatz zu einem Gitter, bei dem die nachsthohere Ordnung erscheint —
groBer sein als 2. Der dritte Vorteil ist das geringere Streulicht. Ein Gitter kann bis iiber
20% des Lichtes streuen. Da dies direkt vor der Spektrographenkamera geschahe, ware
das Spektrum unwiderruflich kontaminiert.

Das Glas der Prismen muB mehrere Anforderungen erfiillen. So muB sowohl die Dispersion
relativ hoch sein — deshalb eignet sich kein Kron-Glas — als auch die Transmission. Von
den Flint-Glasern scheiden daher die Schwerflint (SF) und normalen Flint-Glaser (F) aus.
Der Reintransmissionsgrad ist bei diesen Glasern zu klein. Somit bleiben die Leichtflint-
Glaser (LF) iibrig. LF5 ist ein solches Glas. Es hat sowohl eine gute Transmission, als
auch eine hohe Dispersion (Abbezahl v; = 40.85). AuBerdem ist es ein sogenanntes
Vorzugsglas, das heiBt, daB es in normaler Quantitat zu moderaten Preisen erhiltlich ist.

Um eine ausreichende Querdispersion zu erreichen, ware ein Prisma mit etwa 60° Keil-
winkel notwendig. Die Gefahr von Totalreflexion beim Lichtaustritt verbietet den Einsatz
eines solchen Prismas. Deshalb muB man zwei Prismen verwenden. Der durch die zwei
zusatzlichen Oberflachen entstehende Verlust liegt unter 2%.

Ein Strahldurchrechnungsprogramm, das einfach das Snellius-Gesetz fiir die einzelnen
Oberflachen anwendet, zeigt, daB ein Keil winkel von 33° eine ausreichende Trennung
der Ordnungen im Roten sicherstellen kann.

Durch die Spiegelanordnung nach dem White-Pupil-Prinzip wird das Echellegitter mit
dem Abbildungsverhaltnis 1:1 in die Prismen abgebildet. Nur durch den Anamorphismus
wird der Strahl um einen Zentimeter vergréBert. Die Hohe der Prismen muB daher 16 cm
betragen.

Photo sw #14, Format 10 x 15

Abbildung D.23 In FOCES dient ein Prismenpaar als Querdisperser

Die vier wichtigen Luft-Glas-Flachen beider Prismen wurden mit einer Antireflexbeschich-
tung versehen. Diese ist speziell fiir den variierenden Einfallswinkel und einen weiten
Wellenlangenbereich (365 nm bis 900 nm) spezifiziert.

Der Strahldurchgang durch die Prismen findet ungefdhr bei minimaler Ablenkung statt.
Der gewiinschte Wellenlangenbereich kann durch symmetrische Rotation der Prismen
ausgewahlt werden. Durch die symmetrische Stellung der Prismen wird Vignettierung
vermieden, somit kann die Prismenlange klein gehalten werden. Bei einer gleichférmigen
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Prismenfiihrung verschobe sich der Strahl und damit die Pupille. Dann miiBte entweder
die Kameraeintrittsoffnung viel groBer sein, oder die Kamera simultan mit der Prismen-
bewegung mitgefiihrt werden.

Grisms

Damit gleichzeitig zum Objekt auch der Himmelshintergrund gemessen werden kann,
wurde fiir FOCES eine Doppelfaser hergestellt. Beide Faserenden sind mit Mikrolinsen
versehen und mit 1.2 mm Abstand vor dem Spalt angeordnet. Dazu gibt es einen spezi-
ellen Deckereinsatz.

Um eine Uberlappung der Spektren zu vermeiden, muB die Querdispersion erhdht werden.
Dazu gibt es zwei Grisms '°; eines fiir den blauen Bereich (um 4750 A, 10° Keilwinkel)
und eins fiir den roten Bereich (um 7300 A, 15° Keilwinkel). Vor jedem Grism steht ein
Filter, das den nicht bendétigten und storenden Wellenlangenbereich ausfiltert.

Dioptrische Kamera

Als Kamera ist eine dioptrische Kamera eingesetzt. Der Vorteil dieser Transmissionska-
mera gegeniiber einer katadioptrischen Kamera ist das Fehlen einer zentralen Vignet-
tierung. AuBerdem kann die Frontlinse nahe an die Prismen und somit in die Nahe des
Gitterbildes positioniert werden. Die Offnung der Kamera kann somit auf 16 cm — ent-
sprechend der Prismenhohe — limitiert sein. Dies hat einen signifikanten EinfluB auf den
Herstellungspreis.

Die Brennweite der Kamera wird durch den Detektor bestimmt. Fiir 15 um bis 24 um
PixelgroBe und einem Bildkreisdurchmesser von 3 cm ist eine Brennweite von 0.3 mal der
Kollimatorbrennweite giinstig. Eine langere Brennweite erzeugt langere Ordnungen und
beeintrachtigt im Roten die komplette Wellenlangeniiberdeckung. Eine kiirzere Brenn-
weite verschenkt Aufldsung. Die Brennweite betragt somit 455 mm.

Das Frontglied ist aus FluBspat gefertigt. Die Dispersion von FluBspat ist auBergewohn-
lich klein. Deshalb gelingt es, die Bildfehler der Kamera — vor allem den Farblangsfehler —
gering zu halten. Allerdings ist FluBspat empfindlich gegeniiber Feuchtigkeit und starker
mechanischer Belastung. Da der Spektrograph zum einen im Coudé-Raum vor Umwelt-
einfliissen geschiitzt ist und zum anderen ein festes Gehduse besitzt, wird die Kamera
keinen besonderen Belastungen ausgesetzt.

Alle Luft-Glas-Flachen der Kamera sind anti-reflex-beschichtet. Dies erhoht nicht nur die
Transmission, sondern vermindert auch das Streulicht.

Zum Zeitpunkt der Planung des Spektrographen waren die groBten CCD-Chips mit ho-
her Effizienz und drei Zentimeter Kantenlange angekiindigt. Fiir diese Chips wurde das
Bildfeld der Kamera optimiert. Die Ordnung bei 900 nm hat bei einer Kamerabrennweite
von 455 mm eine Lange von 30 mm.

10Das Wort entsteht aus der Zusammenziehung von grating und prism.
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Bei 15um PixelgroBe betragt die Auflosung des Spektrographen R = 65000. Fiir diese
Pixel ist die Kamera optimiert, das heit, daB die Bildfehler kleiner als solch ein Pixel
sind.

Nicht alle Bildfehler miissen in einer Spektrographenkamera klein gehalten werden. Zu
den wichtigen gehoren der Offnungsfehler (spharische Abberation), der Astigmatismus,
die Coma, die Bildfeldwolbung und der Farblangsfehler. Die Verzeichnung und der Farb-
querfehler konnen beim Echelle-Spektrographen — vor allem mit Prismen als Querdisper-
ser — per Software an den Bildern korrigiert werden. Die Korrektur ist sowieso notwendig,
da die Prismen eine bananenformige Kriimmung der Ordnungen verursachen.

AN

Abbildung D.24 Das optische Layout der dioptrischen Kamera

Photo vom Negativf #522, Format 10 x 15

Abbildung D.25 Die dioptrische Kamera

Ein solches Objektiv wird normalerweise in folgenden Schritten gebaut:

e Berechnen des Objektivs und Bestimmen der FertigungsmaBe anhand von Kata-
logdaten.

o Bestellen des Glasrohmaterials und Bestimmen der realen Glasdaten. Vor allem bei
groBen Glasstiicken, die zudem eine besonders gute Homogenitat aufweisen sollen,
unterscheiden sich die realen Glasdaten oft geringfiigig von den Katalogdaten.

e Neuberechnung des Objektivs mit den realen Daten.

e Anpassen der Kriimmungsradien an die Werkzeuge des Herstellers. Durch Andern
der Abstande der optischen Flachen kdnnen bestimmte Radien bevorzugt werden,
ohne die optische Leistung merkbar zu beeintrachtigen.

e Schleifen der Linsen: Die Oberflichen werden geschliffen. Zentrieren: Die Linsen
werden herausgeschnitten, so daB die Kriimmungsmittelpunkte der Flachen auf der
optischen Achse liegen.

e Beschichten der Linsen. Das Beschichten (Coating) der Optik wird meistens von
einer weiteren Firma vorgenommen. Je nach Glassorte kann gerade dieser Pro-
zess risikobehaftet sein. Die Beschichtung wird unter Vakuum und oft bei hohen
Temperaturen aufgebracht. So kénnen Einschliisse oder Spannungen im Glas zum
Platzen desselben fiihren.
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e Herstellen der Mechanik und Montage des Gesamtsystems.

e Justieren der Optik.

Dieser Prozess kann, wie man sich leicht vorstellen kann, sehr lange dauern. Alleine die
Lieferzeit fiir das Glas betragt oft mehrere Monate. Gerade bei groBen Linsen ist das
Risiko, daB sie bei der Bearbeitung beschadigt werden, groB. So miissen diese Teile in
mehrfacher Ausfertigung hergestellt werden, auch wenn nur ein Exemplar gebraucht wird.
MuB das Kamerasystem in einer festen Zeit produziert werden, treibt dies die Kosten in
die Hohe.

An eine Spektrographenkamera werden besondere Anforderungen gestellt. So muB das
Spektrum scharf und kontrastreich (wenig Streulicht) auf den Detektor abgebildet wer-
den. Offnungsfehler, Astigmatismus und Koma miissen daher klein gehalten werden. Die
Kamera darf zudem nur einen geringen Farblangsfehler aufweisen. Der Farbquerfehler
— auch FarbvergroBerungsfehler genannt — darf relativ groB werden, er duBert sich nur
durch eine VergroBerung der Bildverzeichnung.

Da durch die Prismen als Querdisperser die Ordnungen sowieso bananenférmig gebogen
werden, ist Bildfeldverzeichnung unwichtig. Die Bildfeldwolbung muB in engen Grenzen
gehalten werden.

Alle wichtigen Bildfehler zusammen sollen kleiner als ein Auflosungselement des Detek-
tors (Pixel) sein. Bei dioptrischen Kameras, die aus vielen optischen Elementen bestehen,
ist die Optimierung nur noch mit numerischen Mitteln durchfiihrbar. Allein schon die
Farboptimierung muB die gemessenen Brechungsindizes der Glaser beriicksichtigen.

Sind die optischen Elemente fertiggestellt, werden diese vor der Beschichtung in die Me-
chanik eingesetzt. So ist es moglich, Zentrierfehler der Linsen sowie Inhomogenitaten in
den Glasern zu erkennen. Diese konnen dann von Hand korrigiert werden: Ein erfahrener
Optiker schleift die Korrekturen mit einer Pechhaut in die entsprechenden Glasflachen.

CCD-Kamera

Als Detektor in FOCES wird ein CCD verwendet. Der Spektrograph mit der dioptrischen
Kamera ist fiir ein Bildfeld von bis zu 3 x 3 cm? bei einer Auflésung bis herab zu 15 um
gerechnet und hergestellt. Das entspricht einem Chip mit 2048 x 2048 Pixeln (2K-Chip).

Entsprechende CCDs waren jedoch vor Fertigstellung des Spektrographen noch nicht
mit guter Quantenausbeute erhaltlich. Zudem sind solche Chips immer noch sehr teuer
(Ford, Loral).

Um den Spektrographen zu testen und die ersten astronomischen Beobachtungen durch-
zufiihren wurde daher ein 1kx 1k-CCD-Chip mit 24m PixelsgroBe von Tektronix verwen-
det. Dies ist einen gediinnter Chip. Das bedeutet, daB das Chipsubstrat so weit gediinnt
worden ist, daB es duchsichtig ist. Dann kann der Chip von der Riickseite beleuchtet
werden. Die auf der Oberseite befindliche Ausleseelektronik vignettiert also im Gegen-
satz zu normalen Chips nicht. Zudem ist der Chip beschichtet. Dies erhoht die Effizienz
vor allem im Blauen.
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Die Empfindlichkeit eines CCDs ist bauartbedingt. Sie wird iiblicherweise in Prozent
angegeben. Herkémmliche CCDs (front-illuminated) verlieren etwa die Hélfte der Elek-
tronen durch Elektronikstrukturen auf der Vorderseite. Es ist aber méglich, den Chip von
der Riickseite her zu diinnen bis die Riickseite durchsichtig ist. Nun kann man den Chip
wenden und von hinten beleuchten. Damit kann die Effizienz in etwa verdoppelt werden.

Es gibt verschiedene Beschichtungsverfahren fiir CCDs. Das einfachste ist eine Anti-
Reflex-Beschichtung. Diese sorgt dafiir, daB die Photonen in das Substrat eindringen
und nich gleich an der Oberflache reflektiert werden. Dariiber hinaus kann man das
CCD UV-Beschichten (UV-enhanced-coating). Eine fluoroszierendes Material wird auf
die Oberflache aufgebracht und verdoppelt — im optimalen Fall — die Anzahl der regi-
strierten UV-Photonen. So ist es moglich, eine Effizienz von iiber 40% von 380 nm bis
880 nm mit einer Spitzeneffizienz von iiber 80% zu erreichen.

Die Detektorempfindlichkeit ist in Abbildung D.26 dargestellt (Rau, 1994). Sie iibersteigt
40 % im gesamten visuellen Bereich und teilweise sogar 70 %.
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Abbildung D.26 Die gemessene Effizienz des Tektronix-CCD-Chips

Je groBer die Pixel eines Detektors sind, desto einfacher ist der Bau der Spektrogra-
phenkamera. Mit 24um PixelgroBe hat der Tektronix-Chip schon recht groBe Pixel. Die
Kamera wurde dennoch auch fiir 15um PixelgroBe optimiert.

Die maximal mégliche Auflosung, die mit einem Echelle-Spektrographen erreicht werden
kann, hangt linear von der Pixelanzahl (in einer Dimension) ab.
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Abbildung D.27 Der Kameradewar von FOCES

Der Dewar Der Dewar isoliert das CCD, die Elektronik und den Stickstoffvorrat
thermisch gegeniiber der Umgebung. Der Name leitet sich her von Sir James Dewar
(1842 - 1923), der im Jahre 1893 die vakuumisolierte Thermosflasche erfunden hat.
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Temperierung des CCDs Der Dunkelstrom betrigt ca. 1 nA/cm? bei 20°C. Das
entspricht ca. 3.6 - 10* Elektronen/(Pixel Sekunde). Der Dunkelstrom hingt in etwa
exponentiell von der Temperatur ab. Bei einer Kiihlung auf —110°C ist er 10°® mal
kleiner.

Am einfachsten geht diese Kiihlung mit fliissigem Stickstoff. Doch nimmt die Effizienz
des CCDs mit sinkender Temperatur ab. Die Siedetemperatur des Stickstoffs 77 K (= —
196°C) ist daher zu kalt.

Der Chiptrager ist iiber feine Silberstreifen mit einem Stickstofftank verbunden, die den
Chip kiihlen. Die Temperatur des Chips wird mit Thermowiderstanden gemessen, damit
der Chip bei Unterschreiten der Wunschtemperatur geheizt werden kann. Somit ist es
moglich die Temperatur auf ca. 0.1 K genau zu halten.

Den CCD-Chip und den Tank umhiillt ein Gehause, das evakuiert werden kann (Dewar).
Es ist auf der Innenseite verspiegelt, um zusatzlich Strahlungsaustausch zu minimieren.
Die Isolation ist so gut, daB der Tank nur etwa alle 26 Stunden nachgefiillt werden
muB. Aus Wartungsgriinden ist das besser als zwei Fiillvorgange pro Tag. Im Gehause
ist auf der Frontseite ein Fenster aus Quarzglas (4 mm Silica) angebracht. Durch dieses
kann der Chip belichtet werden. Da der Chip in einer Art Wanne sitzt — diese schiitzt
die empfindlichen Bondingdrahte vor Beschadigung —, ist der Abstand zwischen Fenster
und Chip mit 7 mm relativ groB. Das muB beim Kameradesign fiir die Feldebnungslinse
beriicksichtigt werden.

CCD:s fiir die Astronomie werden nur in kleinen Stiickzahlen gebaut. Daher sind die Prei-
se sehr hoch und die Lieferzeiten sehr lang. Friiher wurden oft Video-CCDs modifiziert
und in der Astronomie eingesetzt. Zum Zeitpunkt der Planung des Spektrographen war
die Verfiigbarkeit von gediinnten 1kx1k-CCD-Chips mit 24um PixelsgroBe abzusehen
(Tektronix). Ford (jetzt Loral) hatte einen 2kx2k-CCD-Chip mit 15um PixelsgroBe an-
gekiindigt. Deshalb wurde der Spektrograph fiir den 2k-Chip optimiert, aber mit dem
1k-Chip getestet.

White-Flat

Es gibt die Moglichkeit, vor das Gitter einen Zylinderspiegel zu klappen (Siehe Abb.
D.28). Der Spiegel ist konvex und bildet den Spalt — in der vertikalen Richtung — virtuell in
das Gitter ab. Das Gitter liegt in Brennweitenentfernung vom Kollimator. Somit wird der
Leuchtstreifen, der virtuell auf dem Gitter liegt, knapp vor die Kameraoffnung abgebildet
(Siehe Abb. D.29). Dort liegt die Eintrittspupille der dioptrischen Kamera.

Das CCD wird daher gleichformig in vertikaler Richtung beleuchtet. Senkrecht dazu —in
horizontaler Richtung — sorgen die Prismen fiir eine gleichmaBige Beleuchtung des CCDs.
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Abbildung D.28 Die White-Flat-Beleuchtung in FOCES.

[

dioptrische Kamera

Zwischenspalt
Faltspiegel
A

A A ' optionale
U0+ Grisms

Ansicht von oben

Beleuchtung von FOCES fiir das White-Flat

cross-Disperser

299

) \ |
] / [
! v i v
Spalt Kollimator Kollimator Zwischenspalt ~ Kollimator Kamera

White-Flat-Spiegel

Cross-Disperser

Abbildung D.29 Die White-Flat-Beleuchtung in FOCES (vergleiche Abb. D.14)
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Alternative Konzepte
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Abbildung D.30 Der in Heidelberg gebaute Spektrograph HEROS (Kaufer, 96)

HEROS HEROS (Heidelberg Extended Range Optical Spektrograph) ist ein portabler
fasergekoppelter Echelle-Spektrograph. A. Kaufer hat den von H. Mandel (Mandel, 1988)
gebauten Spektrographen FLASH (Fiber Linked Astronomical Spektrograph of Heidel-
berg) grundlegend verbessert und mit einem zweiten, blauen Kanal versehen (Kaufer,
1997). Wie in Abbildung D.30 zu sehen, arbeitet HEROS auBerhalb des Littrow-Modus,
ohne White-Pupil-Prinzip und mit Gittern als Querdisperser. Er erreicht eine Auflésung
von R = 20000 im gesamten Spektralbereich von 3450 A bis 8650 A. Von 5600 A bis
5800 A ist eine Liicke, die durch den Strahlteiler verursacht wird.

Echelle

CCD

Faltprisma

Abbildung D.31 Der optische Layout des in Austin (Texas) gebauten Spektrographen



301

Sandiford Cassegrain Echelle Spektrograph Der Sandiford Cassegrain Echelle
Spektrograph ist an der University of Texas in Austin von J. K. McCarthy (McCarthy,
1988 und Smith 1996) gebaut worden. Hier handelt es sich um einen reinen White-Pupil-
Spektrographen im Quasi-Littrow-Modus. Das Bildfeld der Kamera ist vergréBert, damit
kann sie gleichzeitig als Kollimator dienen (siehe Abbildung D.31). Allerdings ist solch
ein Design anfillig gegeniiber White Malady (siehe D).

oJe,

Abbildung D.32 Der fiir die ESO-VLT-Teleskope vorgesehene Spektrograph UVES. Er
besteht aus einem rotem (unten und rechts) und einem blauen Arm (oben).

UVES Der Spektrograph UVES (Ultraviolett Visible Echelle Spektrograph) wird von
der europaischen Siidsternwarte (ESO) fiir das VLT (Very Large Telescope) gebaut.
Das optische Layout war Vorbild fiir FOCES. In Abbildung D.32 ist das optische und
mechanische Layout dargestellt.
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UVES besteht aus zwei ,, Armen”: einem fiir den roten Spektralbereich und einem fiir
den blauen. Der eintretende Strahl wird von einem dichroitischen Spiegel geteilt und fallt
dann iiber einen Faltspiegel auf den Kollimator. Nach der Reflexion am Echellegitter und
Kollimator wird der Strahl gefaltet, vom zweiten Kollimator reflektiert und fallt dann auf
den Querdisperser. Die dioptrische Kamera fokussiert das Spektrum dann auf das CCD.

Das Design ist mit FOCES — mit einigen Ausnahmen — identisch. In UVES hat der
Strahl 20cm Durchmesser, das Echellegitter ist ein R4-Gitter (©p = 76°!) und als
Querdisperser wird ein Beugungsgitter verwendet. Dadurch tritt allerdings an den Enden
der Ordnungen eine anamorphische VergroBerung des Strahls auf (Siehe Gleichung D.12).
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Numerische Simulation des Spektrographen

Die Gitter mit der groBten Gitterkonstante o, die serienmaBig hergestellt werden, haben
ein 0 = 31.6um. Die Lange des Gitters ist [ = 306mm. Das ist die zweitgroBte Lange,
in der Echellegitter serienmaBig geliefert werden. Ein langeres Gitter, und damit ein auf
20 cm vergroBerter Strahldurchmesser, ware nicht finanzierbar gewesen. Der Blazewinkel
ist O = 65°, der Off-Littrow-Winkel v = 0.7°, die Kamerabrennweite sei ' = 455mm.

Die Ordnung, Wellenldnge, der freie spektrale Bereich und die Lange der Ordnung auf
dem CCD sind in Tabelle D zu ersehen. Siehe dazu Gleichungen D.2, D.6 und D.7.

Ordnung Wellenlédnge Freier spektraler Bereich Lénge [ auf

m A AN dem CCD
60 9560 A 159 A 32.5 mm
65 8820 A 136 A 30.0 mm
70 8190 A 117 A 27.9 mm
78 7350 A 94 A 25.0 mm
100 5740 A 57 A 19.5 mm
120 4780 A 40 A 16.3 mm
140 4100 A 29 A 13.9 mm
155 3700 A 24 A 12.6 mm

Tabelle D.3 Der freie spektrale Bereich ist fiir ausgesuchte Ordnungen aufgelistet.

Im Littrow-Modus, bei auf 2 Pixel angepaBter SpaltgroBe

f
Iz
(das heiBt w = 161 um und w = 100 um bei einer PixelgroBe von jeweils 24 um und
15 um) und mit den Gleichungen D.4, D.16 und D.21 folgt die Auflésung

= f/

xpi:v

W = 2Tpiy (D.44)

R

tan ©p (D.45)

FOCES erreicht somit mit einer PixelgroBe von z,,;, = 24um eine Auflésung R = 40 600,
mit T, = 15pum bis B = 65000. In Tabelle D sind die entsprechenden effektiven
Spaltdurchmesser in Bogensekunden aufgelistet (Siehe auch Gleichung D.23).

Vor dem Bau des Spektrographen wurde die gesamte Optik im Computer in zwei Stufen
durchgerechnet. Die Durchrechnung mit einem Optikprogramm stellte sicher, daB die
Bildqualitat des Spektrums allen Anforderungen geniigt; der Spektrograph selber wurde
mit einem eigens dafiir entwickeltem Raytrace-Programm — unter Annahme von feh-
lerfreier Optik — simuliert. Das simulierte Spektrum sieht man in Abb. D.33. Erst als
sichergestellt war, daB die Optik den astronomischen Anforderungen entspricht, wurden
die optischen Elemente bestellt und die Mechanik aufgebaut.
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CCD Pixelgrofie Auflosung 2.2m-Teleskop 3.5 m-Teleskop
Tektronix 1k 24pm R0 = 40600 1.37 0.8”
Loral 2k 15pum  Ryee = 65000 0.8” 0.5”

Tabelle D.4 Die maximal erreichbare Auflésung mit den entsprechenden effektiven Spalt-
durchmessern in Bogensekunden ist aufgelistet.

Photo vom Dig, Format 10 x 15

Abbildung D.33 Das gerechnete Echellespektrum in Quasi-Echtfarbendarstellung

Auflésung
Fiir das Design des Spektrographen wurde ein kommerzielles Optikprogramm (Kidger

Optics) angeschafft. Mit diesem wurde der Spektrograph und die Kamera durchgerech-
net. In Abbildung D.34 sind die resultierenden DurchstoBdiagramme gezeigt.

Photo Kidger[ Fprmat 10 x 15

Abbildung D.34 Die Durchstoldiagramme fiir die Kamera

Das Echellogramm auf dem CCD

o Gitter
Der Strahl, der vom Gitter reflektiert wird, berechnet sich folgendermaBen (siehe
auch Gl. D.2):
A
# = arcsin < m — sin oz) (D.46)
0 - Cos7y
Die Phasendifferenz A ist
. 0
A=r- % (sin(8 — ) — sin(a — 05)) (D.47)
Die Intensitat wird dann mit
(sin A)2 (D.48)
A )

moduliert (siehe Gleichung D.15).

Senkrecht zur Disperionsrichtung 13Bt sich das Spektrum mit einem GauBprofil
nahern:

(Foz)
I=1,-e\ 9G (D.49)

e Prismen
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A7z

Abbildung D.35 Der Einfallswinkel 6 eines auf eine Luft/Glasflache fallenden Strahls wird

aus « und 7 berechnet

Der einfallende Strahl auf eine Glasflache wird mit

6 —
¢ =

arctan \/tan2 a + tan?~y
tan «

(D.50)
(D.51)

tan vy

transformiert. Hierbei ist 6 der Einfallswinkel des Strahls (Winkel zur Normalen)
und ¢ der Azimut in der x-y-Ebene. o und v sind die Winkel der Projektionen des
Strahls zur Normalen in jeweils der x-z-Ebene und der y-z-Ebene.

Dann wird das Snellius-Gesetz darauf angewendet:

0/
(b,

fir

tritt Totalreflexion auf.

Danach wird der Strahl mit

!
(0%

/

v

ricktransformiert.

! sing > 1

™ sin 0) (D.52)
U
(D.53)
(D.54)
arctan (sin ¢’ - tan ") (D.55)
arctan (cos ¢’ - tan 6') (D.56)

Neigung von Glasflachen relativ zum Strahl (Prismen) werden durch Anderung von

« oder v erreicht.
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e Grism

Der einfallende Strahl am Grism wird mit

[ = arcsin <% — sin a) (D.57)
O' .

gebeugt (vergleiche Gl. D.46).

e Kamera

Die Kamera wird als ideal abbildend angenommen:
r = f'-arctana (D.58)
= f'-arctanvy (D.59)

e Brechungsindex

Der Brechungsindex von Glas wird mit einer Potenzreihe genahert:

n = \/AO + Al)\Q —+ AQ)\_Q + A3>\_4 + A4>\_6 + A5>\_8 (DGO)

Ap bis As sind glasabhangige Konstanten. Diese werden in den Glaskatalogen
(Schott, 1989, Ohara, 1990) angegeben. Diese Niherung ist im Wellenlangenbe-
reich von 365 nm bis 1014 nm genauer als £5 - 107°.

Durchsatz



307

Die Kontrolle des Spektrographen
e Enkoder

Als Enkoder sind sowohl im Spektrographen als auch im Teleskopmodul mechani-
sche Enkoder eingesetzt. Zwar konnten durch die Kontakte Probleme, wie Uber-
gangwiderstand etc. auftreten, doch konnen sie kein Licht absondern. Optische
Enkoder arbeiten mit Licht, das vor allem im Spektrographengeh&use storen kdnn-
te.

Die Enkoder sind sogenannte Absolut-Enkoder. Sie geben, im Gegensatz zu Relativ-
Enkodern, die Position der verstellbaren Elemente auch nach z. B. einem Strom-
ausfall richtig wieder. Auch muB nicht, wie bei Relativ-Enkodern, der Wert konti-
nuierlich abgefragt werden. Eine Abfrage z. B. vor jeder Belichtung ist ausreichend.
Als Kodierung wird der Gray-Code benutzt. Dieser hat die Eigenschaft, daB beim
Ubergang zu einem Nachbarwert immer genau ein Bit umspringt.

e Gleichstrommotoren

Die Verstellmotoren werden mit Gleichstrom betrieben. Sie werden durch Getrie-
be so libersetzt, daB die verstellbaren Elemente im stromlosen Zustand gehalten
werden.

e Motorkontroller

Es gibt zwei Motorkontroller: einen fiir den Spektrographen und einen am Tele-
skopmodul. Diese werden vom Rechner aus iiber eine RS422-Schnittstelle ange-
sprochen. Somit ist die Ubertragung weniger Stérungen ausgesetzt als z. B. mit
einer RS232-Schnittstelle. Immerhin sind die typischen Kabellangen etwa 20 m.

Software
Die Spektrographen-Kontroll-Software
Im Teleskopmodul sind zwei Einheiten fernbedienbar:

e Schlitten
Mit dem Schlitten wird der Spiegel in den Strahlengang gefahren.
e Spiegel

Der Spiegel dient zum Auswahlen der Vergleichslichtlampe. Dies sind momentan
eine Halogenlampe (flatfield Pos: 128) oder eine ThAr-Hohlkathodenlampe (Pos:
192) zur Wellenlangenbestimmung.

Im Spektrographen sind 5 Einheiten motorisch verstellbar:

o Gitter

Mit einer Schwenkung des Gitters ist es moglich, das Spektrum entlang der Di-
spersionsrichtung zu verfahren. Dies ist besonders im Infraroten niitzlich, wo die
Ordnungen langer als der CCD-Chip sind.
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e Grism

Fiir den Zweifasermodus wird eine erhohte Querdispersion notwendig. Dazu lassen
sich zwei Grisms — eins fiir den roten Bereich und eins fiir den blauen Bereich — in
den Strahlengang fahren.

e Prismen

Rotation der Prismen verschiebt das Spektrum in Richtung der Querdispersion.
Damit wird der spektrale Bereich ausgewahlt.

e Kamera

Die Spektrographenkamera ist motorisch fokussierbar. Wenn die Lage des CCDs
von der Sollposition um weniger als +£0.5 mm abweicht, kann das Spektrum auf
das CCD fokussiert werden. Grobere Abweichungen miissen durch Hinzufiigen oder
Weglassen von Zwischenringen am Kameraflansch ausgeglichen werden.

e White-Flat

Eine gleichmaBige Beleuchtung des CCDs soll mit dem white flat erreicht werden.
Momentan ist ein Segel vor das Echelle-Gitter fahrbar.

Bildaufbereitung

Die CCD-Daten werden durch ein Programm aufbereitet. Erst wird ein FITS-Header
(Wells et. al. 1981) geschrieben, der alle notwendigen Angaben iiber das CCD, die
Teleskop-Position und den Zustand des Spektrographen enthalt. Dann wird an den Bild-
Daten jeweils der Pre- und Postscan abgeschnitten, und die reinen Bilddaten an die Datei
angehangt.

Astronomische Beobachtungen mit FOCES

Messungen
Labor

Im Februar 1994 war der Spektrograph soweit fertiggestellt, daB das erste Spektrum
im Labor aufgenommen werden konnte. DreiBig Zentimeter vor dem Lichtleitereingang
wurde eine Mattscheibe angebracht. Eine mattschwarz lackierte Rohre blendete schrag
einfallendes Licht aus. Die gesamte Aperatur wurde durch das geodffnete Fenster in die
Sonne gehalten und so ein Sonnenspektrum gewonnen. Allerdings war dieses aufgrund
der Wetterlage und der hohen Luftmasse stark mit tellurischen Linien — vor allem Was-
serlinien — kontaminiert.
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Beobachtungen mit FOCES

Ort Teleskop Beginn Ende
Wendelstein 80 cm 23. April 1994 5. Mai 1994
Calar Alto 2.2m 13. Oktober 1994 17. Oktober 1994
Calar Alto 2.2m 7. September 1995 10. September 1995
Calar Alto 3.5m 11. September 1995 14. September 1995
Calar Alto 2.2m 5. Juli 1996 10. Juli 1996
Calar Alto 2.2m 26. August 1996 1. September 1996
Calar Alto 2.2m 24. Oktober 1996 30. Oktober 1996
Calar Alto 2.2m 19. Dezember 1996 29. Dezember 1996
Calar Alto 2.2m 14. Februar 1997 17. Februar 1997
Calar Alto 2.2m 16. Mai 1997 30. Mai 1997
Calar Alto 2.2m 25. August 1997 28. August 1997
Calar Alto 2.2m 9. Oktober 1997 24. Oktober 1997
Calar Alto 2.2m 21. November 1997 26. November 1997
Calar Alto 22m 8. Dezember 1997 16. Dezember 1997
Calar Alto 2.2m 2. Juni 1998 20. Juni 1998
Calar Alto 2.2m 17. Juli 1998 22. Juli 1998
Calar Alto 2.2m 5. August 1998 9. August 1998
Calar Alto 2.2m 31. August 1998 12. September 1998

Tabelle D.5 Bisher wurde FOCES achtzehn mal fiir astronomische Beobachtungen einge-
setzt.

Die verwendeten Teleskope

Name Durchmesser #/f 130pm  200pm  300pm
Blendendurchmesser
Wendelstein 80 cm f/12.4 2.7 417 6.2
Calar Alto 2.2 22m f/8 1.5" 2.3" 3.5"
Calar Alto 3.5 3.5m f/10 0.8 1.2" 1.8"

Tabelle D.6 Die Durchmesser der verschiedenen Blenden in Bogensekunden

Wendelstein

Am Wendelstein wurde vom 23. April 1994 bis 5. Mai 1994 beobachtet. Das Wen-

delsteinteleskop hat einen Primarspiegel mit 80 cm Durchmesser. Die Brennweite des
Ritchey-Chretien-Systems betragt 9900 mm.

Das giude aquire modul (GAM) diente sowohl zur Einspiegelung von Vergleichslichtquel-
len (Halogen und Thorium-Argon) als auch zur Nachfiihrung des Teleskops.

Das Objekt auf der Eintrittsblende wird im GAM mittels einer Optik auf ein CCD abge-
bildet. Das CCD (ST4) ist ein kommerziell erhiltlicher Chip, der vor allem von Amateu-
rastronomen eingesetzt wird.

Fiir die Tests am Wendelsteinteleskop haben wir die Faser fiir das 3.5 m-Teleskop ver-
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Seeing statistics in the optical
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Abbildung D.36 Das Seeing am Calar Alto in den Jahren 1993 bis 1995

Photo vom Negatiy #5, Format 10 x 15

Abbildung D.37 Das Teleskopmodul von FOCES am Wendelstein-Teleskop

wendet. Diese ist auf ein Offnungsverhiltnis von f/10 abgestimmt.

Durch das Offnungsverhiltnis des Wendelsteinteleskops von f/12.4 wird der Haupt-
spiegel etwas kleiner als 100 pum auf den Lichtleiterkern abgebildet. Das ist aber ohne
Bedeutung, da hier weder Licht verloren geht, noch Auflésung verschenkt wird.

Calar-Alto

Photo sw #1[ Format 10 x 15

Abbildung D.38 Das Teleskopmodul von FOCES am 2.2 m-Teleskop des DSAZ

Fiir jedes der beiden Teleskope gibt es einen Satz Lichtleitfasern. Dieser besteht aus je
einer Faser, die fiir den roten Bereich optimiert ist (low OH) und aus einer Faser, die
im nahen UV eine etwas groBere Transmission zeigt (high OH). Die Faserns sind mit
Mikrolinsen jeweils auf das Offnungsverhiltnis des Teleskopes angepaBt. Siehe auch Fig
D.12 und Tab. D.

2.2m-Teleskop Am 2.2m-Teleskop werden die Fasern mit der 0.8 mm Fabrylin-
se eingesetzt. Damit ist das Offnungsverhiltnis von f/8 dem Teleskop angepaBt. Die
Blendendurchmesser 130 um, 200 um und 300 um entsprechen hier 1.5, 2.3 und 3.5
Bogensekunden im Cassegrainfokus des 2.2 m-Teleskops.
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3.5 m-Teleskop Fiir das 3.5 m-Teleskop werden die Fasern mit der 1.0 mm Fabrylinse
verwendet. Dann entsprechen die Blendendurchmesser im Fokus des 3.5 m-Teleskops 0.8,
1.2 und 1.8 Bogensekunden. AuBerdem gibt es fiir dieses Teleskop eine Doppelfaser.
Die Eintrittsblende fiir die Doppelfaser hat 300 um Durchmesser, das entspricht 1.8
Bogensekunden.

Die Bestimmung der stellaren Parameter

Fiir eine ganze Reihe von astronomischen Fragen ist es notwendig, die physikalischen
Parameter von Sternen zu bestimmen. Zum Beispiel fiir die Untersuchung der chemi-
schen Entwicklung unserer Galaxis bestimmt man die Metallizitdt in Abhangigkeit vom
Alter der Sterne. Um das Alter der Sterne moglichst prazise zu ermitteln, ist es notwen-

dig, Effektivtemperatur und Schwerebeschleunigung hinreichend genau zu bestimmen
(Bernkopf 1999).

( )
Bestimmung der Effektivtemperaturen

aus den Balmerlinien
. J

'

Mg-I-Bestimmung

aus schwachen Mg-Linien

'

log g wird mit den

Mg-I-Triplet gemessen

Y

Fe wird aus schwachen |

Fe-II-Linien gewonnen

v

Fe-Bestimmung Mikroturbulenz

konsistent? variieren

Abbildung D.39 Fluidiagramm zur Bestimmung der stellaren Parameter
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Abbildung D.40 G28-43 ist ein Doppelstern

Die Aufl6sung des Spektrographen

In Abbildung D.40 sind Spektren zweier Objekte 3dhnlichen Spektraltyps verglichen.
HD 45282 ist ein normaler Einzelstern, G28-43 hingegen ein Doppelstern. Im Spektrum ist
zu sehen, daB die Spektrallinien zwei Spitzen aufweisen, die durch Dopplerverschiebung
verschoben werden. Die Verschiebung der Spektren betragt hier 7.2 km /s, das entspricht
1.8 Pixel. FOCES erreicht somit eine Auflosung R von iiber 40000 mit 24 pm-Pixeln.

Streulicht

In Abbildung D.41 ist das Streulicht zwischen den Ordnungen zu sehen. Wenn der Zwi-
schenspalt sauber eingestellt ist, libersteigt das Streulicht nur im Infrarotbereich leicht
0.5%.

Zeitliche Variablibitit

In Fig. D.42 sind zwei Spektren eines T-Tauri-Sternes dargestellt. Im oberen Teil ist der
Bereich um die Natrium-D-Linien, im unteren der Bereich um H,, dargestellt. Die durch-
gezogene Linie ist an JD 2450732.3471 (Fri, 10. Okt 1997 20:19 UTC), die gestrichelte
an JD 2450733.3107 (Sam, 11. Okt 1997 19:27 UTC) aufgenommen. Hier wird deutlich,
daB sich bei jungen Sternen das Spektrum innerhalb von wenigen Stunden andern kann.
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Abbildung D.41 Das Flatfield im Roten. Zwischen den Ordnungen ist zu erkennen, wie

gering das Streulicht ist.

RXJ1856.8+0149

0.5

normalized flux

normalized flux

6560 6570 6580 6590

wavelength [ A]

Abbildung D.42 Die Réntgenquelle RXJ 1856.840149 an zwei aufeinanderfolgenden Ta-
gen. Durchgezogen: Fri, 20:19, gestrichelt: Sam, 19:27
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Zusammenfassung und Ausblick

In Kapitel D haben wir zu Anfang eine Liste aufgestellt, was ein moderner Spektrographen
leisten soll.

Im Vergleich mit dem Calar Alto Coudé-Spektrographen hat FOCES eine geringfiigig
hohere Auflésung als dieser mit der f/12-Kamera. Somit ist FOCES zur Zeit am Calar
Alto der Spektrograph mit der hochsten Auflosung.

Im Herbst 1995 wurden Spektren mit FOCES von Sternen 11™2¢ innerhalb einer Stunde
mit einem S/N ~ 100 bei A = 5600 A aufgenommen. Der Coudé-Spektrograph zum
Vergleich erzielte Spektren mit S/N ~ 10 von Objekten 13™?# innerhalb der gleichen Zeit.
Allerdings wurde dazu ein CCD-Chip von RCA mit 80 e/pix Ausleserauschen verwendet
(Hopp, 1997). Trotzdem kann FOCES um mehr als zwei Magnituden effizienter sein als
der Coudé-Spektrograph.

Die Wellenlangeniiberdeckung des Coudé-Spektrographen iiberschreitet nur unwesentlich
100 A. FOCES deckt den gesamten Bereich z.B. von Ca K bis H, und dariiber hinaus
bis zu den atmospharischen Molekiilbanden ab. Das ist eine Uberdeckung von iiber 3000

A.

FOCES erreicht ein Streulicht von ca. 0.5 % zwischen den Ordnungen. Caspec, der ESO-
Cassegrain-Echelle-Spektrograph im Vergleich dazu, hat dort ein Streulicht von 5-10%
(Gehren, Ponz, 1986).

Wenn der Spektrograph in Ruhe steht, sind die Wellenlangen bis auf die MeBgenauigkeit
reproduzierbar. Die Wellenlangenstabilitat ist sehr gut.

Alle wichtigen Funktionen von FOCES sind motorisch verstellbar. Somit sind norma-
lerweise keine Eingriffe von Hand notwendig. Das verringert zum einen die Gefahr von
Fehleinstellungen, zum anderen spart es Wege und damit Beobachtungszeit. FOCES ist
daher effektiv einzusetzen.

FOCES wurde innerhalb der Projektzeit bis Marz 1996 und mit den verfiigbaren Mitteln
fertiggestellt und auf dem Calar Alto installiert. Seitdem wurde der Spektrograph in fiinf
Einsatzen von zehn Beobachtern eingesetzt.
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