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Zusammenfassung IZusammenfassungHeiÿe Unterzwerge (hot subdwarfs) sind blaue unterleu
htkräftige Sterne, die im Hertzsprung-Russell-Diagramm unterhalb der Hauptreihe, auf dem sogenannten Extremen Horizon-talast, zu �nden sind. Die Population unterteilt si
h, der Spektralklasse der Objekteentspre
hend, in Subdwarf O- und Subdwarf B-Sterne. Sie gelten als wahrs
heinli
hsteKandidaten für den UV-Exzess in der Flussverteilung alter elliptis
her Galaxien und kom-men darüber hinaus als Standardkerzen in Frage.Ungea
htet ihrer immensen Bedeutung, liegt der Entstehungsme
hanismus von Subdwarfsweitgehend im Dunkeln. Die Tatsa
he, dass es si
h bei diesen Sternen, im Wesentli
hen,um na
kte Heliumkerne handelt, wirft Fragen na
h Me
hanismen des Hüllenverlustes auf.Sowohl Einzelsternszenarien als au
h unters
hiedli
he Arten der We
hselwirkung zwis
henKomponenten von Doppelsternsystemen stehen für die Erklärung zur Debatte. Insbeson-dere die Vorhersagen des sogenannten Common-Envelope-Kanals stimmen gut mit dentatsä
hli
h beoba
hteten Eigens
haften der Doppelsternpopulation innerhalb der Sub-dwarfs überein. In diesem Szenario übers
hreitet die masserei
here Komponente einesHauptreihendoppelsternsystems im Verlauf der Riesenastentwi
klung ihre Ro
he-Grenze,was zu instabilem Massentransfer auf den Begleiter und s
hlieÿli
h zur Ausbildung einergemeinsamen Hülle führt. Ans
hlieÿend trägt die, an die gemeinsame Hülle übertragene,potenzielle und kinetis
he Energie des Begleiters dazu, bei den Hüllenverlust zu bewerk-stelligen.Ein Problem stellt die Entstehung von Unterzwergen ohne bisher na
hgewiesene Begleit-er dar. Angesi
hts der Erfolge des Common-Envelope-Kanals wurde von Soker (1998) einmodi�ziertes Szenario für die Lösung vorges
hlagen. Es wurden theoretis
he Untersu
hun-gen zur Mögli
hkeit eines Hüllenabwurfs als Folge von We
hselwirkungen mit substellarenBegleitern, also Braunen Zwergen oder Planeten, dur
hgeführt. Bei entspre
hendem Ab-stand und Masse sollte ein derartiger Begleiter in der Lage sein die Common-Envelope-Phase zu überleben. Die Annahme impliziert, dass die beoba
hteten einzelnen Unterzw-erge in vielen Fällen enge massearme Begleiter besitzen die, aufgrund unzurei
henderGenauigkeit der Messverfahren, bisher unentde
kt geblieben sind. Mit HD149382 b wurdein jüngster Zeit ein massearmer Begleiterkandidat entde
kt, dessen Eigens
haften perfektin das prognostizierte Muster passen (Geier et al. 2009).Hauptanliegen der vorliegenden Arbeit ist die Su
he na
h einer mögli
hen Population en-ger substellarer Begleiter bei Heiÿen Unterzwergen zur Überprüfung des Soker-Szenarios.Zu diesem Zwe
k wurde ein geeignetes Verfahren, basierend auf präzisen Radialges
hwin-digkeitsmessungen von Metalllinien einer gut untersu
hten Auswahl von Objekten, die beibisherigen Untersu
hungen keine zeitli
he Variation der Radialges
hwindigkeit zeigten,entwi
kelt. Dur
h die Einbeziehung telluris
her Linien konnte der systematis
he Fehlerabges
hätzt und ein hoher Grad an Präzision errei
ht werden. Die so ermittelten Fehlerlagen im Berei
h von < 1 km s−1. Die Datengrundlage bilden ho
haufgelöste ar
hivierteSpektren. Für aussi
htsrei
he Kandidaten wurden, zur Verbesserung der Phasenabde
k-ung und Bestimmung der Begleiterparameter, Na
hbeoba
htungen mit modernen ho
hau-�ösenden Spektrografen (CYCLOPS, FEROS) dur
hgeführt.Das Verfahren erwies si
h als bestens geeignet für den Na
hweis substellarer Begleiter,was in der Detektion von drei Kandidaten für massearme Begleiter resultierte.Für eine letztgültige Überprüfung des Soker-Szenarios werden eine Vergröÿerung derDatenmenge sowie präzisere Prognosen benötigt. Die laufende theoretis
he Verfeinerungdes Szenarios und neue Ansätze hinsi
htli
h der Massenverlustme
hanismen lassen diese



II Zusammenfassungfür die nahe Zukunft erwarten. Denno
h konnten, bereits aus den im Verlauf der Unter-su
hung gewonnenen Daten, wi
htige S
hranken für die Parameter von mögli
hen Begleit-ern bestimmt werden.
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1 Vorwort 11 VorwortSind wir allein im Universum?, Ist unsere Erde einzigartig?, Gibt es no
h andere Sonnen-systeme? Fragen wie diese haben die Mens
hen s
hon seit Urzeiten begeistert, fasziniertund ihre Fantasie be�ügelt. Seit der Entde
kung der ersten extrasolaren Planeten dur
hWolsz
zan & Frail (1992) hat die Astronomie erstaunli
he Forts
hritte auf diesem Gebietgema
ht. Im Zeitraum der Entstehung dieser Arbeit wurde dur
h die Verö�entli
hung vonrund 1000 neuen Kandidaten die Anzahl der bekannten Exoplaneten verdreifa
ht. Heutes
heint die Entde
kung der zweiten Erde ni
ht mehr S
ien
e-Fi
tion, sondern nur no
heine Frage der Zeit zu sein (Arbesman & Laughlin 2010).Do
h Planeten müssen ni
ht unbedingt sonnenähnli
he Sterne umkreisen und lebensfre-undli
he Bedingungen bieten um interessant zu sein. In der Regel wird das Leben einesPlaneten dur
h sein Zentralgestirn dominiert. Der Stern bestimmt, direkt oder indirekt,die Gröÿe, die Zusammensetzung und die Entfernung des Planeten und s
ha�t unter Um-ständen die Voraussetzungen für Leben.Wenn si
h das Zentralgestirn am Ende seiner Hauptreihenphase zum Roten Riesen auf-bläht, kommt es zu gravierenden Veränderungen in der Struktur eines Plantensystems.Die Ober�ä
hentemperatur naher Begleiter steigt drastis
h an, Ozeane verdampfen, et-waiges Leben wird ausgelös
ht. Unter dem Ein�uss von Gezeitenkräften, Sternwind undMassenverlust des Sterns verlassen Planeten ihre ursprüngli
hen Bahnen. Während äuÿerePlaneten dur
h gegenseitige We
hselwirkung, unter bestimmten Umständen das Systemverlassen können, stürzen weiter innen gelegene auf die Ober�ä
he des Sterns und werdenverni
htet.In seltenen Fällen jedo
h kann si
h das Blatt am Lebensabend des Sterns wenden undder Planet bestimmt das weitere S
hi
ksal seines Sterns, David besiegt Goliath. Um einensol
hen Fall handelt es si
h bei den sogenannten �heiÿen Unterzwergen�, Sternen die imWesentli
hen aus einem heiÿen Kern bestehen, der auf rätselhafte Art und Weise seineHülle verloren hat.Die vorliegende Arbeit bes
häftigt si
h mit der Mögli
hkeit, dass ein substellarer Begleiter,also ein brauner Zwerg oder sogar ein Planet, für den notwendigen Massenverlust verant-wortli
h ist.



2 2 Einleitung2 EinleitungDieses Kapitel liefert Informationen über den Fors
hungsgegenstand. Der Typus des �HotSubdwarfs� wird eingeführt und seine Eigens
haften erläutert. Daneben �ndet eine Ab-grenzung der Unterklassen statt. In Abs
hnitt 2.3 werden Entstehungsszenarien diskutiert.Abs
hnitt 2.5 formuliert die Fragestellung dieser Arbeit.
2.1 Ges
hi
htli
her Überbli
k, Begri�sklärung, Bedeu-tungBereits in den 1950er Jahren wurden leu
htkrafts
hwa
he blaue Objekte beoba
htet. 1968führten Sargent und Searle den Begri� des �heiÿen Unterzwergsterns� (hot subdwarf) alsBezei
hnung für unterleu
htkräftige B Sterne mit stark verbreiterten Balmerlinien ein.1974 erfolgte na
h genauerer Bestimmung der stellaren Parameter die Einordung in dasHertzsprung-Russell-Diagramm (Greenstein & Sargent 1974).Die Zahl dieser heiÿen Unterzwerge blieb übers
haubar, bis in den 1980er Jahren im Zugeder Palomar-Green Dur
hmusterung zahlrei
he neue Subdwarf-Kandidaten entde
kt wur-den (Green et al. 1986). Es zeigte si
h, dass Subdwarfs die häu�gste Spezies der blauenunterleu
htkräftigen Sterne bis zu einer Grenzhelligkeit von mV = 18mag darstellen unddie bis dahin dominierenden Weiÿen Zwerge zahlenmäÿig weit übersteigen.Mit Beginn von Beoba
htungen im ultravioletten Wellenlängenberei
h wurde bei elliptis-
hen Galaxien ein unerwartet starker Fluss, der sogenannte UV-Exzess, festgestellt (Yi2008). Na
h der gängigen Vorstellung sollte der ultraviolette Anteil von jungen heiÿenSternen herrühren. Da es si
h bei einer elliptis
hen Galaxie jedo
h um eine sehr altePopulation handelt, sollten diese Sterne ni
ht mehr existieren (O'Connell 1999). DieserWiderspru
h stellte zeitweise galaktis
he Entwi
klungsmodelle in Frage. Eine konsistenteLösung des Problems wurde dur
h Subdwarfs ermögli
ht. Dur
h ihr Alter und ihre Häu-�gkeit (vgl. Kapitel 2.2) stellen sie ideale Kandidaten für die Erklärung des UV-Exzessdar (Brown et al. 1997, 2000).Eine weitere Tatsa
he ma
ht heiÿe Unterzwerge au
h in anderer Hinsi
ht interessant.Simulationen konnten zeigen, dass enge Doppelsternsyteme aus Subdwarfs und WeiÿenZwergen, in galaktis
h relevanten Zeiträumen, unter Abstrahlung von Gravitationswellenvers
hmelzen und eine Supernova vom Typ Ia (SN Ia) erzeugen können (Webbink 1984;Tutukov & Yungelson 1981). Es existieren au
h Beoba
htungen von mögli
hen Vorläufer-systemen (Maxted et al. 2000; Geier et al. 2007). In der Astronomie stellen diese wi
htigeStandardkerzen zur Entfernungsbestimmung weit entfernter Galaxien dar. Darüber hin-aus sind SN Ia wi
htige Quellen s
hwerer Elemente, insbesondere des Eisens.Ein besseres Verständnis von heiÿen Unterzwergsternen wirkt si
h also ents
heidend aufandere Berei
he der Astronomie aus.Eine komplette Übersi
ht über den aktuellen Fors
hungsstand des Feldes �ndet si
h ineinem Review-Artikel von Heber (2009).



2 Einleitung 3

Abbildung 2.1: Lage der heiÿen Unterzwerge im Hertzsprung-Russell-Diagramm (Geier2009)2.2 Eigens
haftenHeiÿe Unterzwerge sind blaue Sterne, die dur
h ihre Farbe, E�ektivtemperatur und dasErs
heinungsbild ihrer Spektren den Spektralklassen O und B zugeordnet werden. Vongewöhnli
hen Hauptreihensternen dieser Spektralklassen unters
heiden sie si
h dur
h ihreniedrigere Leu
htkraft und den entspre
hend kleineren Radius. Die Bezei
hnung �Unterzw-erge� bezieht si
h auf den Verglei
h zu Hauptreihensternen, die ihrerseits (im Verglei
hzu Riesen) als Zwerge gelten. Im Hertzsprung-Russell-Diagramm be�nden si
h Subdwarfsdeshalb unterhalb der Hauptreihe auf dem sogenannten �Extremen Horizontalast� (Ex-treme Horizontal Bran
h, EHB), einer Verlängerung des Blauen Horizontalastes (BlueHorizontal Bran
h, BHB) in den Berei
h höherer Temperaturen (siehe Abbildung 2.1).Sie be�nden si
h in einer Spätphase der Sternentwi
klung. Eine Lü
ke zwis
hen BHB undEHB lässt auf unters
hiedli
he Entstehungsme
hanismen beider Populationen s
hlieÿen.Hot Subdwarfs werden entspre
hend ihrer Spektralklasse in Subdwarf O- und Subdwarf B-Sterne (sdO beziehungsweise sdB) eingeteilt. Daneben existieren Zwis
henstufen (sdOB)sowie heliumrei
he Varianten beider Klassen (He-sdO beziehungsweise He-sdB). Die Eigen-s
haften der beiden Hauptklassen werden im Folgenden näher erläutert.
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herVertreter der Klasse. Die Balmerlinie des Wassersto�s sowie Linien des neutralen Heliumssind entspre
hend markiert. Ein (zur besseren Si
htbarkeit von Metalllinien) vergröÿerterAuss
hnitt ist in Abbildung 5.2 dargestellt.2.2.1 Subdwarf B-Sterne (sdB)SdB-Sterne sind die bei weitem häu�gere und besser erfors
hte Subspezies der heiÿenUnterzwerge. Sie bilden eine sehr homogene Spektralklasse und bevölkern mit Tempera-turen im Berei
h zwis
hen 20 000 und 40 000K das kühlere Ende des EHB. Die Spektrenzei
hnen si
h dur
h verbreiterte Balmerlinien und einen frühen Abbru
h der Balmerserieaus (Moehler et al. 1990). Daneben �nden si
h Absorptionslinien von HeI sowie s
hwa
hes
harfe Metalllinien (Heber et al. 2000). Anzahl und Di
hte der Metalllinien nehmen mitabnehmender Wellenlänge zu. Dadur
h sind der optis
he und der nah-ultravioletteWellen-längenberei
h besonders gut für spektrale Untersu
hungen geeignet. In diesen Berei
henliegen Linien bereits in ausrei
hender Anzahl vor, bei no
h kürzeren Wellenlängen kommtes zu Überlappungen (O'Toole & Heber 2006). Ein typis
hes Spektrum eines sdBs ist inAbbildung 2.2 zu sehen.Als Energiequelle dient, bis auf wenige Ausnahmen, die Fusion von Helium im Kern (Heberet al. 1984; Heber 1986). Der Transport der Energie erfolgt in den äuÿeren S
hi
hten dur
hStrahlung (radiative Atmosphäre). Elementhäu�gkeiten an der Ober�ä
he werden dahervon Di�usion bestimmt. Die Atmosphären zei
hnen si
h dur
h hohe S
hwerebes
hleuni-gung aus, ihr Aufbau ist sehr stabil.Dur
h die verglei
hsweise dünne Wassersto�s
hale ist bei sbBs keine Entwi
klung auf demAsymptotis
hen Riesenast (Asymptoti
 Giant Bran
h, AGB) mit Wassersto�s
halenbren-



2 Einleitung 5nen zu erwarten. Na
h Ers
höpfung des zentralen Heliumvorrats s
hwenken sdBs direktauf die Abkühlsequenz der Weiÿen Zwerge ein.Typis
he Rotationsges
hwingkeiten liegen unterhalb von 10 kms−1.Die bei Subdwarf B-Sternen beoba
hteten Pulsationen stimmen gut mit theoretis
hen Vo-raussagen überein. Resultierende Helligkeitsvariationen liegen typis
herweise im Berei
hvon Millimagnituden. Als treibende Kraft wurde die erhöhte Opazität aufgrund von engliegenden Eisenlinien (iron opa
ity bump) festgestellt (Kilkenny et al. 1997; Charpinetet al. 1996).Man unters
heidet zwis
hen Dru
kmoden (p-Moden) mit Perioden von wenigen Minuten(P = 80−600 s) und langperiodis
hen S
hwerkraftmoden (g-Moden) (P = 2000−9000 s).Dabei sind p-Moden für heiÿere und g-Moden für kühlere Sterne 
harakteristis
h. Dazwis-
hen existieren Hybridformen, sogenannte DW Lyn-Sterne, die für die Astroseismolo-gie von besonderem Interesse sind (S
huh et al. 2006). Ein typis
her (namensgebender)Vertreter der kühleren Klasse ist V1093Her (Green et al. 2003), als Prototyp der heiÿerenfungiert V361Hya (Kilkenny 2007). Das gute theoretis
he Verständnis der Pulsations-me
hanismen erlaubt verlässli
he Massenbestimmungen (van Grootel et al. 2008a,b). DieErgebnisse stehen in guter Übereinstimmung sowohl zu anderen Methoden als au
h zuVoraussagen theoretis
her Entwi
klungsmodelle (Han et al. 2002, 2003). Die kanonis
heMasse liegt bei 0.47M⊙.Doppelsternsysteme sind unter den heiÿen Unterzwergen weit verbreitet, können in derRegel jedo
h ni
ht astrometris
h aufgelöst werden (Heber et al. 2002). Bei mindestens
20% der Population ma
ht si
h ein Begleiter in der Flussverteilung des Spektrums dur
hden sogenannten Infrarotexzess bemerkbar (Ferguson et al. 1984).Dur
hmusterungen neueren Datums liefern für den Doppelsternanteil Werte von (teilweiseweit) über 50 Prozent (Han et al. 2002). Bei den auf diese Weise entde
kten Begleiternhandelt es si
h gewöhnli
h um kühle Hauptreihensterne mit Massen zwis
hen 0.8 und
1.2M⊙. Riesen als Begleiter sind selten (Aznar Cuadrado & Je�ery 2002).Darüber hinaus wurden bei vielen s
heinbar einzelnen Subdwarfs Radialges
hwindigkeits-variationen festgestellt, die von einem ni
ht si
htbaren engen Begleiter herrühren. Je na
hQuelle wird der Anteil mit 40% (Napiwotzki et al. 2004) beziehungsweise 66% (Maxtedet al. 2001) bezi�ert. Die gemessenen Perioden liegen in der Gröÿenordnung von Tagen,wobei 10 Tage die obere Grenze markieren. Dabei handelt es si
h unter Umständenum Auswirkungen von Auswahle�ekten der Beoba
htungsstrategie. Die meisten unter-s
hreiten diese Grenze erhebli
h (P < 1 d) (Ritter & Kolb 2003). Als Begleiter kommenmassearme Hauptreihensterne (MBegleiter < 0.4M⊙) und Weiÿe Zwerge in Betra
ht. Untergünstigen Umständen erlaubt die Li
htkurve die Unters
heidung. Ein etwaiger Re�exion-se�ekt spri
ht dabei für einen Hauptreihenstern während der Na
hweis von Ellipsoidalver-formung auf einen Weiÿen Zwerg als Begleiter hindeutet (Koen 2009).In jüngster Zeit ermögli
hten te
hnis
he Forts
hritte beim Bau entspre
hender Detek-toren dur
h Senkung der Na
hweisgrenze die Entde
kung mehrerer planetarer Begleiter(Lee et al. 2009; Silvotti et al. 2007; Geier et al. 2009). Diese Entde
kungen haben unterUmständen interessante Implikationen für die Entstehung von Subdwarfs (siehe Kapitel2.4).



6 2.3 Entstehung heiÿer Unterzwerge2.2.2 Subdwarf O-Sterne (sdO)Subdwarf O-Sterne sind die heiÿere Unterpopulation der heiÿen Unterzwerge. Die E�ek-tivtemperaturen liegen zwis
hen 37 000K und 47 000K wobei eine höhere Heliumkonzen-tration mit höherer Temperatur korreliert. Heliumrei
he He-sdOs liegen daher bei T >
40 000K.Während sdB-Sterne eine relativ homogene Spektralklasse bilden, sind die Spektren vonsdO-Sternen vielfältiger. Bedingt dur
h die höheren Temperaturen sind HeII Linien si
ht-bar, die an die Stelle der Balmerserie treten (Moehler et al. 1990). Diese erlauben dur
hVerglei
h der Linienstärken mit HeI eine genaue Abs
hätzung der E�ektivtemperatur (Ku-dritzki & Simon 1978). Es gibt eine groÿe Vielfalt an stellaren Paramatern. Die groÿenLeu
htkraftunters
hiede (bis zu zwei Gröÿenordnungen) sowie die stark abwei
hendenHäu�gkeiten von Sti
ksto� und Kohlensto� erlauben die De�nition weiterer Unterklassen(Stroeer et al. 2007; Hirs
h et al. 2008).Die erwähnten Unters
hiede liefern Hinweise auf unters
hiedli
he Entstehungswege. Wäh-rend einige sdOs weiter entwi
kelte sdBs auf dem Weg zur Abkühlsequenz sind, handeltes si
h bei anderen vermutli
h um post-AGB-Sterne (Heber 1991; Werner et al. 2003).Unter den sdOs ist bisher ein Pulsator bekannt (Woudt et al. 2006; Fontaine et al. 2008).Als Triebkraft wurde, analog zu sdB-Pulsationen, die Eisenlinienhäufung festgestellt.Ein besonders interessanter Vertreter ist US708, da er als Hypervelo
itystern unsereGalaxie verlassen wird (Hirs
h et al. 2005).
2.3 Entstehung heiÿer UnterzwergeDie Entstehung heiÿer Unterzwerge ist no
h immer ungeklärt. Sie ist Gegenstand vonSpekulationen und aktueller Fors
hung.Der kanonis
he Entwi
klungsweg für lei
hte bis mittels
hwere Sterne verläuft wie fol-gt. Sobald die Wassersto�fusion endet, beginnt der Kern unter seiner Eigengravitationzu kontrahieren. Die dabei erzeugte thermis
he Energie verursa
ht eine Ausdehnung derSternhülle (Spiegelsatz). Der Stern verlässt die Hauptreihe und entwi
kelt si
h auf demRoten Riesenast (Red Giant Bran
h, RGB). In dieser Phase kommt es zu Massenverlustdur
h Wind. Die RGB-Entwi
klung �ndet ein Ende sobald Dru
k und Temperatur imZentrum einen kritis
hen Wert errei
hen und dur
h die Zündung von Helium ein neuernuklearer Brennsto� ers
hlossen wird. Je na
h Sternmasse ist das Elektronengas im Zen-trum des Sterns zum Zeitpunkt des Zündens ideal oder entartet. Bei letzterem Fall kommtes zum Helium-Flash. Gemäÿ dem Spiegelsatz zieht si
h die Hülle wieder zusammen.Der Stern wandert zum Horizontalast, wo er bis zur Ers
höpfung seines Heliumvorratsverbleibt. Abbildung 2.3 stellt den Verlauf der Sternentwi
klung in einem Hertzsprung-Russell-Diagramm dar.Die Tatsa
he, dass es si
h bei Hot Subdwarfs um mehr oder weniger na
kte Heliumkernehandelt, legt einen stark erhöhten Massenverlust nahe. Zeitli
h ist der Verlust der Hüllevor beziehungsweise kurz na
h dem Beginn der Heliumfusion einzuordnen.Mit Ausnahme des Mergerkanals (siehe unten) basieren alle bisher vorges
hlagenen Entste-hungsmodelle auf unters
hiedli
hen Methoden des Massenverlusts. Na
h der Anzahl der
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Abbildung 2.3: Entwi
klung im Hertzsprung-Russell-Diagramm in Abhängigkeit von derMasse des Sterns. Der Verlauf der Hauptreihe ist mit �HR�, der Rote Riesen Ast mit�RR� und die Abkühlsequenz der Weiÿen Zwerge mit �WZ� gekennzei
hnet (Weigert et al.2005).



8 2.3 Entstehung heiÿer Unterzwergebeteiligten Objekte unters
heidet man Einzel- und Doppelsternszenarien.Für die wi
htigsten Kanäle wurden von Han et al. (2002, 2003) detaillierte Simulationendur
hgeführt. Der Verglei
h der Ergebnisse mit tatsä
hli
h beoba
hteten Eigens
haftender Population erlaubt Rü
ks
hlüsse auf die Bedeutung der einzelnen Szenarien für dieEntstehung heiÿer Unterzwerge.2.3.1 EinzelsternszenarienUm den Hüllenverlust eines Einzelsterns zu bewerkstelligen sind zwei Me
hanismen in derDiskussion: verstärkter Sternwind und verzögerter Helium-Flash. Au
h Kombinationenvon beiden kommen in Frage (D'Cruz et al. 1996).Im einfa
hsten Fall ist die E�zienz des Sternwindes auf dem RGB derart erhöht, dass derStern in der Lage ist, seine gesamte Hüllenmasse in den interstellaren Raum zu s
hleudern.Dieser Vorgang wird s
hematis
h in Abbildung 2.4 dargestellt. Die genauen Vorausset-zungen für eine erhöhte E�zienz sind jedo
h ni
ht bekannt. Eine überdur
hs
hnittli
heMetallizität könnte eine Rolle spielen.Eine weitere Mögli
hkeit Masse zu verlieren ist der sogenannte �Flash�, ein explosionsar-tiges Einsetzen der Heliumfusion in entartetem Elektronengas. Das Flash-Szenario umfasstvers
hiedene Arten der Heliumzündung. Unter Umständen kann bereits der Helium-Flashim Sternzentrum auf dem RGB in der Lage sein die Hülle abzustoÿen. Gewöhnli
h wird derE�ekt dieses Flashs dur
h darüberliegende S
hi
hten kompensiert. Ist die Hüllenmasse je-do
h klein genug, kann die Kompensation ni
ht mehr statt�nden. Dieser Me
hanismus istvor allem für massearme Sterne interessant, da hier die Hülle nur verglei
hsweise s
hwa
hgravitativ gebunden ist (Han et al. 1994).Daneben besteht die Mögli
hkeit sogenannter später Zündungen (late hot �ash). In diesemFall hat der Stern bereits einen groÿen Teil seiner Hüllenmasse verloren und be�ndet si
hzum Zeitpunkt des Flashs auf der Abkühlsequenz (Castellani & Castellani 1993).Darüber hinaus kann es au
h zu Helium-Flashs in der Hülle kommen. Neben erhöhtemMassenverlust können diese die Ausbildung von Konvektionszonen zur Folge haben, wo-dur
h verbliebener Wassersto� in tiefere S
hi
hten gemis
ht und dort fusioniert wird. Dieletzte Mögli
hkeit s
heint vor allem für heliumrei
he Sterne eine Rolle zu spielen (Iben1984; Sweigart 1997; Hirs
h 2009).Zentrale Helium-Flashs können ebenfalls zur Entstehung von Konvektionszonen führen.Je na
h �Rei
hweite� der Konvektion wird zwis
hen �sei
hter� und �tiefer Dur
hmis
hung�(shallow mixing beziehungsweise deep mixing) unters
hieden (Lanz et al. 2004). Die ver-s
hiedenen Arten der Dur
hmis
hung unters
heiden si
h im Zeitpunkt der Zündung undin den resultierenden Elementhäu�gkeiten an der Ober�ä
he des Sterns. Sei
hte Dur
h-mis
hung tritt bei Flashs zu Beginn der Abkühlsequenz auf. Sie führt zu geringfügigerAnrei
herung von Sti
ksto� und Helium. Zündungen in späteren Phasen der Abküh-lung erzeugen tiefrei
hende Konvektionszonen und eine mit s
hweren Elementen (Helium,Kohlensto�, Sti
ksto�) angerei
herte Atmosphäre. Wassersto� kann extrem abgerei
hertsein. Eine Zusammenstellung der unters
hiedli
hen Flashs ist in Abbildung 2.5 zu �nden.Problematis
h an den Einzelsternszenarien ist die feine Abstimmung der Parameter (wieMetallizität und Zündungszeitpunkt), die notwendig ist, um die beoba
htete Populationzu erklären.
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Abbildung 2.4: Die Abbildung verans
hauli
ht s
hematis
h den verstärkten Massenverlustdur
h erhöhte Sternwinde�zienz. Als Ursa
he kommen überdur
hs
hnittli
he Metallizitätoder hohe Rotationsges
hwindigkeiten in Frage. Das Szenario resultiert in einem einzelnenheiÿen Unterzwerg (Podsiadlowski et al. 2008).
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Abbildung 2.5: In der Abbildung sind die Ergebnisse von Sternentwi
klungssimulationen,dur
hgeführt von Lanz et al. (2004), zusammengestellt. Zu sehen sind Entwi
klungswegevon Sternen im Hertzsprung-Russell-Diagramm. Den zeitli
hen Rahmen bilden das Endeder zentralen Wassersto�fusion und das stabile Heliumbrennen. Die einzelnen Szenarienunters
heiden si
h im Zeitpunkt der Heliumzündung, in den Diagrammen dur
h einenStern symbolisiert. Im Falle der späten Zündung mit tiefer Dur
hmis
hung war einedur
hgehende Modellre
hnung ni
ht mögli
h (angedeutet dur
h die gestri
helte Linie).2.3.2 DoppelsternszenarienIn Doppelsternsternszenarien ist die We
hselwirkung mit einem Begleiter für die Entste-hung eines heiÿen Unterzwergs verantwortli
h. Dabei sind vor allem enge Doppelsternsys-teme von Interesse, da die Wahrs
heinli
hkeit für das Auftreten von We
hselwirkungenerhöht ist. Je na
h genauem Me
hanismus des Vorgangs werden drei Varianten diesesSzenarios unters
hieden.
• Ro
he-Lobe Over�ow: Der Ro
he-Lobe Over�ow (RLOF) gehört zu den Doppel-sternszenarien (Mengel et al. 1976). Zu Beginn besteht das System aus zwei Hauptrei-hensternen unters
hiedli
her Masse. Die Entwi
klung des s
hwereren Sterns verläuftaufgrund höherer Energieabstrahlung s
hneller. Er tritt zuerst in die Rote-Riesen-Phaseein. Ist das System eng genug, füllt er dabei seine Ro
he-Grenze aus. Diese bezei
hnetden räumli
hen Berei
h, in dem die Anziehungskraft des betre�enden Sterns ausrei
htum Materie zu binden. Wird die Ro
he-Grenze bei weiterer Ausdehnung übers
hritten,beginnt über den Lagrange-Punkt der Massenüberstrom auf den Begleiter. Der Vorgang



2 Einleitung 11ist in Abbildung 2.6 dargestellt. Bei einem Massenverhältnis von q < 1.2−1.5 bleibt derMassentransfer stabil. Dur
h die Drehimpulsübertragung kommt es zur Aufweitung desSystems. Im Zuge des RLOF verliert der Rote Riese einen Groÿteil seiner Hülle an denBegleiter. Mit Beginn des Heliumbrennens entwi
kelt er si
h zum Heiÿen Unterzwerg.Der Endzustand hängt stark von der Masse der Primärkomponente ab. Für massearmeSterne (Mprim < 2M⊙) werden Perioden zwis
hen 100 und 500 Tagen erwartet. Einegröÿere Masse führt zu Endperioden in der Gröÿenordnung von wenigen Tagen. Fürdie Endmasse des entstehenden Unterzwergs ergibt si
h eine relativ s
harfe Verteilungum MSD ≃ 0.5M⊙ (Han et al. 2002; Podsiadlowski et al. 2008).Das RLOF-Szenario eignet si
h besonders zur Erzeugung weiter, langperiodis
her Sys-teme aus Subdwarfs und frühen Hauptreihensternen. Eine von Green et al. (2000)vorgenommene Abs
hätzung auf der Grundlage von 89 untersu
hten sdBs stützt dieExistenz sol
her Systeme. Dur
h die Vielzahl der verwendeten Annahmen sind die Pa-rameter jedo
h ni
ht si
her bestimmt.In Kombination mit einer Common-Envelope Phase kann das Szenario au
h zur Erk-lärung von engen Systemen aus Subdwarfs und Weiÿen Zwergen dienen.
• Common Envelope Eje
tion: Der �Abwurf einer gemeinsamen Hülle� (CommonEnvelope Eje
tion, CEE) ist eng mit dem RLOF-Szenario verwandt. Wie bei Let-zterem geht man von einem (engen) Hauptreihendoppelsternsystem aus, dessen s
hw-erere Komponente auf dem RGB die Ro
he-Grenze ausfüllt. Anders als im vorange-gangenen Fall verläuft der Massentransfer jedo
h ni
ht stabil. Der Hauptreihenbegleit-er ist ni
ht in der Lage die gesamte Materie zu akkretieren und übers
hreitet dur
hdie Massenzunahme seine Ro
he-Grenze. Das System kann nun als ein Objekt be-tra
htet werden. Es entsteht eine gemeinsame Sternhülle in deren viskosem Innerensi
h der Kern der Primärkomponente und der masseärmere Begleiter um den gemein-samen S
hwerpunkt bewegen. Dabei �ndet dur
h Reibung Energie- und Drehimpul-sübertragung an die Hülle statt. Das System verliert potenzielle Energie, was zur Ver-ringerung des Abstandes führt. Die gemeinsame Hülle hingegen gewinnt potenzielleEnergie und kann, sobald die Bindungsenergie übers
hritten ist, abgestoÿen werden.Der genaue physikalis
he Me
hanismus des Hüllenabwurfs ist indes ni
ht bekannt. DasSzenario führt zur Entstehung eines engen Doppelsternsystems aus Heiÿem Unterzw-erg und Hauptreihenstern. Falls zwei Massenaustaus
hphasen statt�nden, kann dieSekundärkomponente au
h ein Weiÿer Zwerg sein (siehe Abbildung 2.7).Simulationen von Han et al. (2002) ergeben eine sehr s
harfe Massenverteilung miteinem Peak bei MSD ≃ 0.46M⊙ und Perioden zwis
hen 0.1 d und 1 rmd. Damit ist dasSzenario in der Lage, die am häu�gsten beoba
htete Subdwarfpopulation zu erklären(Maxted et al. 2001).
• Merger: Ausgangspunkt für das Mergerszenario ist ein enges System bestehend auszwei Weiÿen Zwergen (siehe Abbildung 2.8). Beim Umlauf um den gemeinsamen S
hw-erpunkt strahlt das System Gravitationswellen ab. Der Energiebedarf der Gravitation-swellenstrahlung wird aus dem Vorrat an potenzieller Energie gede
kt, wodur
h es zurAnnäherung der Komponenten kommt. Da die abgestrahlte Leistung sehr gering ist,muss die Ausgangsperiode weniger als 8 Stunden betragen. Bei weiteren Systemen er-folgt auf einer sinnvollen Zeitskala keine Vers
hmelzung.Bei ausrei
hender Annäherung übers
hreitet der lei
htere und damit gröÿere Zwergseine Ro
he-Grenze. Der folgende Massentransfer ist selbstverstärkend, da Massen-
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P    = 10 − 500 days
orb

sdB
M     = 0.30 − 0.49 M

  sun

(mass ratio < 1.2 − 1.5)

Stable RLOF Channel

stable RLOF (near tip of RGB)

wide sdB binary with MS/SG companion

Abbildung 2.6: Dargestellt ist das Prinzip des stabilen RLOF-Kanals. Dur
h starke Aus-dehnung des Subdwarf-Vorgängers im Verlauf der RGB-Phase kommt es zur Massen-und Drehimpulsübertragung auf den Begleiter. Das Szenario hat die Entstehung weiterSysteme zur Folge (Podsiadlowski et al. 2008).
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P    = 0.1 − 10 days
orb

He

MS

HeHe

sdB
M     = 0.4 − 0.49 M

sun

He WD MS

short−period sdB binary with MS companionshort−period sdB binary with He WD companion

common−envelope phase common−envelope phase

unstable RLOF −−−> dynamical mass transfer unstable RLOF −−−> dynamical mass transfer

stable RLOF

wide binary

Common−Envelope Channels

CE only (mass ratio > 1.2 − 1.5)stable RLOF + CE (mass ratio < 1.2 − 1.5)

Abbildung 2.7: Die Darstellung zeigt zwei Ausprägungen des CEE-Szenarios. Für dengenauen Verlauf ist das Massenverhältnis der Komponenten q ents
heidend (Podsiadlowskiet al. 2008).
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Abbildung 2.8: In dem dargestellten Mergerszenario entsteht ein heiÿer Unterzwerg dur
hgravitationswellenbedingte Annäherung und ans
hlieÿende Vers
hmelzung zweier WeiÿerZwerge.verlust bei Weiÿen Zwergen eine Radiuszunahme bedingt. Es kommt zur Zerstörungder masseärmeren Komponente unter Bildung einer Akkretionss
heibe. Der s
hwererePartner akkretiert Masse aus den Überresten. Bei Übers
hreiten der erforderli
henGrenzmasse beginnt die Kernfusion.Je na
h Zusammensetzung der Weiÿen Zwerge kommen unters
hiedli
he Endproduktein Betra
ht (Webbink 1984; Tutukov & Yungelson 1981; Iben & Tutukov 1986). Für dieEntstehung von Subdwarfs ist die Vers
hmelzung zweier heliumrei
her Weiÿer Zwergenotwendig.Der Mergerkanal prognostiziert einzelne Subdwarfs mit einer verglei
hsweise weitenMassenverteilung (0.4M⊙ < MSD < 0.65M⊙) (Han et al. 2002). Damit ist er vor allemfür die Entstehung der sdO-Population interessant, die einen niedrigen Doppelsternan-teil und hohe Heliumhäu�gkeiten aufweist (Napiwotzki 2008).2.4 Substellare BegleiterDie theoretis
hen Voraussagen der CEE- und RLOF-Szenarien stimmen sehr gut mit dertatsä
hli
h beoba
hteten Subdwarf-Doppelsternpopulation überein. Im Gegensatz dazugibt es bei Einzelstern- und Vers
hmelzungsszenarien erhebli
he Diskrepanzen. Die Entste-hung von einzelnen Subdwarfs, insbesondere die von sdBs, konnte dur
h die gängigenModelle ni
ht zufriedenstellend erklärt werden. Der, gegenüber Hauptreihensternen, starkerhöhte Doppelsternanteil, vor allem die groÿe Anzahl sehr enger Systeme, deuten aufdie besondere Bedeutung von Doppelsternszenarien bei der Bildung Heiÿer Unterzwergehin. Diese Tatsa
he sowie die Erfolge des Common-Envelope-Kanals führten zu der Über-legung, dass ein ähnli
hes Szenario au
h die (eventuell s
heinbare) Einzelsternpopulationerklären könnte. Ist es mögli
h, dass die Begleiter aufgrund ihrer niedrigen Masse bishers
hli
ht übersehen wurden?Der von Soker (1998) vorges
hlagenen Kanal stellt eine Variante des klassis
hen CEE-Kanals dar. Er basiert auf der Annahme, dass es si
h bei der überwiegenden Mehrheitder beoba
hteten Einzel-sdBs in Wirkli
hkeit um sehr enge Doppelsysteme mit einemmassearmen substellaren Begleiter handelt.



2 Einleitung 15Der Oberbegri� �substellare Begleiter� umfasst, im vorliegenden Fall, zwei Arten vonObjekten.
• Gasplaneten bestehen hauptsä
hli
h aus Wassersto� und Helium. Bei der Entstehungspielt die Akkretion von Gas auf einen Kern aus Eis und Gestein eine wi
htige Rolle. Beider Mehrheit der bisher bekannten extrasolaren Planeten handelt es si
h um Gasriesen.Der prominenteste Vertreter im Sonnensystem ist Jupiter. Als Massenobergrenze gilt,festgelegt dur
h die IAU (Binzel 2006), Mmax ≈ 13MJupiter, da bei höheren Wertendie Voraussetzungen für Deuteriumfusion im Kern erfüllt sind. In der Anfangsphaseihrer Entwi
klung sind Gasplaneten in der Lage dur
h Kontraktion gewonnene Energieabzustrahlen.
• Braune Zwerge (Spektralklassen M, L und T) bilden hinsi
htli
h Eigens
haftenund Zusammensetzung eine Art Zwis
henform zwis
hen Sternen und Gasplaneten.Hauptbestandteil ist Wassersto�. Die ersten Phasen der Entwi
klung verlaufen ana-log zu denen eines Sterns (verglei
he Abbildung 2.9). Na
h der Entstehung dur
hgravitativen Kollaps einer Gaswolke beginnt, bei ausrei
hender Kernmasse (MDmin ≈
13MJupiter), die Fusion von Deuterium. Für den nä
hsten S
hritt der Sternentwi
klung,die Zündung der Wassersto�fusion, rei
ht die Masse eines Braunen Zwergs jedo
h ni
htaus. Die untere Grenze bildet MminH ≈ 0.08M⊙. Na
h Versiegen des Deuteriumvor-rats bezieht das Objekt seine Leu
htkraft aus der potenziellen Energie. Die folgendeKontraktionsphase ähnelt der von Gasplaneten. Dur
h die Entartung der Elektronenim Kern und den resultierenden Dru
k kommt die Kontraktion s
hlieÿli
h, na
h vielenMilliarden Jahren, zum Stillstand.Bisher sind relativ zur Anzahl von Sternen und Planeten erstaunli
h wenige BrauneZwerge als Begleiter sonnenähnli
her Sterne bekannt. Für enge Systeme (P < 5 d)liegen die Anteile bei 16% beziehungsweise ∼ 5% für Sterne und Gasplaneten, wäh-rend der Anteil Brauner Zwerge weniger als 1% ausma
ht. Darauf anspielend, wirdder typis
he Massenberei
h au
h als �brown dwarf desert� bezei
hnet. Der �tro
ken-ste� Berei
h dieser Wüste, also der Massenberei
h mit besonders wenigen bekanntenVertretern, liegt bei M = 31+25

−18MJupiter (Grether & Lineweaver 2006). Dieser Berei
hsteht als Trennlinie der unters
hiedli
hen Entstehungsme
hanismen in der Diskussion.Die Su
he na
h Radialges
hwindigkeitsvariationen, in deren Verlauf zahlrei
he extra-solare Planeten entde
kt wurden, zielte ursprüngli
h auf den Na
hweis von BraunenZwergen ab.Die Evolution des Systems verläuft zunä
hst analog zum CEE-Szenario. Im Verlauf derEntwi
klung zum Roten Riesen vergröÿert si
h der Radius des Sterns. Sobald die äuÿerenBerei
he der Sternhülle den Anziehungsberei
h des substellaren Begleiters errei
hen, kommtes zur Interaktion. Bereits in dieser Phase wird der Massenverlust dur
h Gezeitenkräftedes Begleiters erhöht, was den Verlust von potenzieller Energie zur Folge hat. Eine weitereAusdehnung des Roten Riesen oder die Entfernungsabnahme aufgrund des angespro
h-enen Energieverlusts führt s
hlieÿli
h zum Eintritt des substellaren Begleiters in die Stern-hülle (Bear & Soker 2010). Na
h Ausbildung der gemeinsamen Hülle verliert das Systemweiterhin potenzielle Energie und das substellare Objekt bewegt si
h auf einer Spiralbahnauf den Kern zu. Für seine weitere Entwi
klung gibt es drei Mögli
hkeiten (Livio & Soker1984).
• Verdampfen aufgrund der enormen Hüllentemperaturen
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Abbildung 2.9: Verglei
h der zeitli
hen Leu
htkraftentwi
klung von Sternen, Braunen Zw-ergen und Planeten als Funktion der Masse. Das �Kni
k� in den Kurven der BraunenZwerge markiert das Ende der Deuteriumfusion. Die Massengrenzen werden dur
h Min-destmassen für Deuterium- (MDmin ≈ 0.02M⊙) beziehungsweise Wassersto�brennen(MHmin ≈ 0.08M⊙) de�niert (Quirrenba
h 2006).
• Kollision mit dem Kern des Roten Riesen
• Abwurf der gemeinsamen HülleDer letzte Fall ist von besonderem Interesse. Er erlaubt, dur
h den Verglei
h von er-warteter und tatsä
hli
her Eigens
haften der Planetenpopulation, die Überprüfung desSzenarios.Ein wi
htiger Parameter ist die Masse des Planeten. Diese wird dur
h zwei gegenläu-�ge Prozesse bestimmt. Einerseits verliert der Planet Masse dur
h Verdampfen, ander-erseits kann es zu Massenakkretion dur
h den Planeten kommen (Bondi & Hoyle 1944).Darüber hinaus führt der Hüllenabwurf au
h beim Planeten zu Massenverlust. Basierendauf Hjellming & Taam (1991) nimmt Soker (1998) an, dass ein Groÿteil der akkretiertenMasse wieder verloren geht.Aus Verdampfungsrate und Temperaturverteilung eines Roten Riesen lässt si
h unter derAnnahme RPlanet ≃ 0.1R⊙ folgende Beziehung für den kritis
hen Abstand herleiten.

aVerdampfen ≃ 10

(

MPlanet

MJupiter

)−1

R⊙ (2.1)Unters
hreitet der Planet diesen Abstand, glei
ht die Entwei
hges
hwindigkeit von seiner
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he der lokalen S
hallges
hwindigkeit und der Planet verdampft.Eine weitere kritis
he Separation liefert die Kollision. Bei der �Kollision� mit dem Kernhandelt es si
h eigentli
h um eine Vers
hmelzung na
h Übers
hreiten des Ro
he-Radius.Dieser ist im vorliegenden Fall dur
h
RRoche ≃ 0.46a

(

MPlanet

MKern

)
1
3 (2.2)gegeben, wobei a für den Abstand steht (Pa
zynski 1967). Der entspre
hende Grenzab-stand beträgt:

aKollision ≃ 1.7η

(

MPlanet

MJupiter

)−
1
3

R⊙ (2.3)
η bezei
hnet hier die prozentuale Radiuszunahme des Planeten dur
h Akkretion.Um den �nalen Abstand na
h erfolgtem Hüllenabwurf zu bere
hnen wird die potenzielleEnergie, die das System verliert, mit dem Gewinn an potenzieller Energie der Hülle gle-i
hgesetzt.

α
GMPlanetMKern

afinal
≃

GMKern∆MHulle

R
(2.4)

α stellt ein Maÿ für die E�zienz des Massenverlustes dar. Als eine Art Wirkungsgradhängt er mit dem Anteil der vom System bereitgestellten Energie zusammen, die von derHülle tatsä
hli
h in potenzielle Energie umgewandelt wird. Für den Abstand erhält man
afinal = 3α

(

MPlanet

10MJupiter

)(

R

100R⊙

)(

MHulle

0.3M⊙

)−1

R⊙ (2.5)Na
h Einsetzen der entspre
henden Werte und Verglei
h mit den Kriterien aus Ver-dampfen und Kollision, ergibt si
h, unter Berü
ksi
htigung der Unsi
herheiten, für dieMassen der überlebenden PlanetenMPlanet & 10MJupiter. Masseärmere Planeten (1MJupiter .

MPlanet . 10MJupiter) können zwar zum Verlust eines Groÿteils der Hülle führen, ver-s
hmelzen jedo
h daraufhin mit dem Kern. Bei einer Masse vonMPlanet . 1MJupiter erhöhtein Planet ebenfalls den Massenverlust des Sterns. Er verdampft allerdings im Verlauf derCE-Phase (Soker 1998).Nelemans & Tauris (1998) kommen bei ihren Bere
hnungen zu abwei
henden Voraussagenmit insgesamt höheren Massengrenzen (MBegleiter > 25MJupiter), die jedo
h in der glei
henGröÿenordnung liegen (siehe Abbildung 2.10).Der Vorteil dieses Kanals besteht in der Erklärung der gesamten Subdwarf-Populationmit nur einem universellen Entstehungsszenario.In jüngster Zeit wurden bei mehreren Subdwarfs substellare Begleiter entde
kt (Silvottiet al. 2007; Lee et al. 2009; Qian et al. 2009),). Eine Zusammenstellung der Parameter�ndet si
h in Tabelle 2.1. Aufgrund ihrer Entfernung zum Zentralstern waren diese Plan-eten vermutli
h ni
ht an einer CE-Phase beteiligt. Denno
h zeigt ihre Entde
kung, dassPlaneten als Begleiter existieren und detektierbar sind.
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Abbildung 2.10: In der obigen Darstellung sind die Voraussagen der Modellre
hnun-gen von Nelemans & Tauris (1998) zur Entwi
klung enger substellarer Begleiter einesHauptreihensterns (MStern = 1M⊙) gra�s
h zusammengefasst. Als Kernmasse (entspri
htder Masse des resultierenden Weiÿen Zwergs) wurden 0.33M⊙ angenommen. Die Lin-ien symbolisieren Grenzen für das Auftreten unters
hiedli
her Prozesse, die zum Abwurfder gemeinsamen Hülle oder der Zerstörung des Begleiters führen. Objekte re
hts derdur
hgezogenen Linie (af) sind prinzipiell in der Lage die gesamte Hülle abzustoÿen. IhrÜberleben wird dur
h Verdampfen (aevap), Ausfüllen der Ro
he-Grenze (aRLO) und Ab-strahlung von Gravitationswellen (aGWR) einges
hränkt. Der s
hra�erte Berei
h markiertden Übergang zu stellaren Begleitern dur
h Erfüllung der Voraussetzungen für Helium-brennen (MBegleiter > 80MJupiter). Die Ordinate ist in typis
hen Radien Weiÿer Zwerge(RWD = 10 000 km) skaliert.



2 Einleitung 19Tabelle 2.1: Zusammenstellung ausgewählter Parameter bekannter substellarer Begleitervon Heiÿen UnterzwergenName Masse M sin i Periode P Separation a MethodeHD149382 8− 23MJupiter 2.391 ± 0.002 d 5.0− 6.1R⊙ Vrad-VariationV391 Peg 3.2MJupiter 3.2 a 1.7AE Pulse Timing (O-C)HW Vir 19.2 ± 0.2MJupiter ∼ 3321 d 3.6AE E
lipse Timing (O-C)HW Vir 8.5± 0.4MJupiter ∼ 5767 d 5.3AE E
lipse Timing (O-C)HS 0705+6700 0.0377 − 0.072M⊙ 2610 d < 3.6AE E
lipse Timing (O-C)Eine herausragende Rolle spielt dagegen die Entde
kung von HD149382 b dur
h Geieret al. (2009) mithilfe der Radialges
hwindigkeitsmethode. Mit einer Periode von P =
2.391 d und einer Masse von 8MJupiter < MHD < 23MJupiter entspri
ht er genau denVorhersagen von Soker (1998) und Nelemans & Tauris (1998). Radialges
hwindigkeits-messungen neueren Datums führten zu Zweifeln an der Existenz des Begleiters (Ja
obset al. 2011). Weitere Messungen sowie ein Abglei
h der Quellen sind in Planung und wer-den letzte Klarheit in dieser Frage bringen.2.5 Ziel der Untersu
hungZiel der vorliegenden Arbeit ist die Untersu
hung von s
heinbar einzelnen heiÿen Unterzw-ergen der Spektralklasse B auf weitere substellare Begleiter zur Überprüfung des Entste-hungsszenarios von Soker (1998) dur
h präzise Messungen der Radialges
hwindigkeiten.Auÿerdem werden au
h RLOF- und Mergerkanal dur
h Betra
htung entspre
hender Ob-jekte (sdB-Sterne mit Hauptreihenbegleitern beziehungsweise sdO-Sterne) einer Prüfungunterzogen.Aufgrund theoretis
her Überlegungen zum CEE-Kanal mit substellaren Begleitern tri�tSoker (1998) (statistis
he) Aussagen über die zu erwartende Begleiterpopulation von Sub-dwarfs. Die ents
heidenden Vorhersagen sind:
• Masse des Begleiters M & 10MJupiter

• Bahnperiode P ∼ 10 d

• Anteil der dur
h substellare Begleiter entstandenen Subdwarfs < 60%Auf der Grundlage dieser Prognosen konnte eine Strategie zur Überprüfung des Szenar-ios erstellt werden. Die Vorhersagen lassen Radialges
hwindigkeitssemiamplituden K imBerei
h von wenigen km s−1 erwarten. Bisherige Untersu
hungen konnten sol
he Variatio-nen ni
ht na
hweisen, da die spektrale Au�ösung unzurei
hend war.Für eine zuverlässige Detektion derartiger Begleiter muss das verwendete Verfahren fol-gende Voraussetzungen erfüllen:
• Ho
haufgelöste Spektren: Die Qualität der verwendeten Spektren muss dur
h Au-�ösung und das Verhältnis von Signal zu Raus
hen für entspre
hend genaue Radialge-s
hwindigkeitsmessungen geeignet sein.
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hung
• Gezielte Auswahl der Sterne: Besonders geeignet sind Objekte mit umfangrei
henVoruntersu
hungen die bisher ni
ht als radialges
hwindigkeitsvariabel eingestuft sind.
• Ho
hpräzises Messverfahren: Optimierte Messung der Radialges
hwindigkeiten undKontrolle der systematis
hen Fehler. Die Präzision muss die Grenze von 1 km s−1 un-ters
hreiten.
• Gute Phasenabde
kung: Für eine zuverlässige Bestimmung der Periode ist einegroÿe Anzahl von Spektren mit entspre
henden zeitli
hen Abständen wüns
henswert.Die oben genannten Ansprü
he stellen die E
kpunkte für die Gestaltung der vorliegendenUntersu
hung dar. Ihnen wurde na
h Mögli
hkeit Re
hnung getragen. Die Datenbasisder Messung bilden ar
hivierte 1 ho
haufgelöste FEROS-Spektren (siehe Kapitel 4.2).Na
h einer Untersu
hung der Balmerlinien dur
h Geier (priv. Mtlg.) wurden Sterne mitmögli
hen massiven Begleitern aus der Auswahl entfernt. Spezialisierte Analysesoftware(siehe Kapitel 5.2) diente zur Messung der Radialges
hwindigkeiten. Für Objekte mitsigni�kanter zeitli
her Variation der Radialges
hwindigkeit wurden im Zuge von Na
h-beoba
htungen (Kapitel 5.6) weitere Spektren zur Bestimmung der Begleiterparameteraufgenommen. Au
h für Objekte, die keine Variation über die Fehlergrenze hinaus zeigen,liefert die Methode wi
htige S
hranken für die Begleitermasse .

1http://ar
hive.eso.org/eso/eso_ar
hive_main.html



3 Spektroskopis
he Grundlagen 213 Spektroskopis
he GrundlagenDas folgende Kapitel soll die Grundlagen für das Verständnis der verwendeten Messver-fahren legen.3.1 SpektrenDas Spektrum ist der individuelle �Fingerabdru
k� eines Sterns. Es besteht aus einemKontinuum und Absorptions- beziehungsweise Emissionslinien. Li
ht (beziehungsweisePhotonen) kann auf dem Weg von seiner Entstehungsregion zur Photosphäre auf ver-s
hiedene Weise mit der Sternmaterie we
hselwirken.Zur Entstehung des Kontinuums tragen dabei zwei E�ekte bei. Zum einen die Streu-ung von Photonen an freien Elektronen oder Ionen (Thomson-, Compton-, Rayleigh-Streuung). Da sowohl im Anfangs- als au
h im Endzustand beide Stoÿpartner als freieTeil
hen vorliegen, bezei
hnet man diese Prozesse als f-f (free-free) Übergänge. Zum an-deren besteht die Mögli
hkeit, dass ein Atom dur
h den Einfall des Photons mit ausre-i
hender Energie ionisiert wird. Die Fotoionisation ist ein b-f (bound-free) Übergang. Sieist au
h für die Ionisationskanten im Spektrum verantwortli
h.Spektrallinien entstehen dur
h An- beziehungsweise Abregung von diskreten gebundenenZuständen im Atom. Im besonders ans
hauli
hen Bohrs
hen Atommodell springt das Elek-tron dur
h die vom Photon zugeführte Energie auf eine energetis
h höher gelegene Bahnund kehrt ans
hlieÿend unter Emission eines Photons in einem oder mehreren S
hrittenin seine Ursprungslage zurü
k. Man spri
ht von b-b (bound-bound) Übergängen.Bei den betre�enden Wellenlängen ist die Opazität κν gegenüber der Kontinuumsopaz-ität erhöht, was dazu führt, dass si
h die glei
he optis
he Tiefe bereits bei geringererphysikalis
her Tiefe d einstellt.
κν =

∑

ij

κν Lin ij + κKont (3.1)
τν = κνρd (3.2)Somit stammt das Li
ht aus weiter auÿen liegenden S
hi
hten des Sterns.Die Intensität der Strahlung wird von der Temperatur der jeweiligen S
hi
ht bestimmt(S
hwarzkörperstrahlung). Die Abhängigkeit der spektralen Strahlungsdi
hte u (entspri
htabgestrahlter Energie pro Volumen) von Temperatur T und Wellenlänge λ wird in Gle-i
hung 3.3 dargestellt. Für eine gra�s
he Darstellung siehe Abbildung 3.1.

u(λ, T ) =
8πhc

λ5

(

ehc/(λkT ) − 1
)−1 (3.3)Da die Temparatur gewöhnli
h mit zunehmendem Radius abnimmt, ist die Linie wenigerhell als ihre Umgebung. Man beoba
htet Absorption. Andere Temperaturverteilungen,beispielsweise eine heiÿe Chromosphäre, können zu Emissionslinien oder einer Kombina-tion aus beiden führen.
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Abbildung 3.1: Spektrale Strahlungsdi
hte eines s
hwarzen Körpers für unters
hiedli
heTemperaturen. Die Strahlungsintensität kühlerer Objekte ist geringer. Bei der Entstehungvon Spektrallinien ist der Temperaturunters
hied zwis
hen ihrem Entstehungsort und demEntstehungsgebiet des Kontinuums für die verringerte Intensität verantwortli
h.
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he Grundlagen 23Spektrallinien haben aufgrund der Heisenbergs
hen Uns
härferelation eine ni
ht vers
hwindendenatürli
he Breite, die mit der Lebensdauer der angeregten Zustände zusammenhängt.
∆E∆t ∼

h

2π
(3.4)Über diese natürli
he Breite hinaus führen vers
hiedene Me
hanismen zu einer weiterenVerbreiterung und Verformung.

• Kollisions-/Dru
kverbreiterung: Auslöser ist die we
hselseitige Beein�ussung derabstrahlenden Teil
hen und die Aufspaltung der Niveaus dur
h den Stark-E�ekt. DieStärke hängt im Allgemeinen ni
ht von der Wellenlänge ab. Wi
htigster Faktor ist dieDi
hte der Elektronen. Die von diesem E�ekt erzeugte Verbreiterung lässt si
h miteiner Lorentzfunktion bes
hreiben.Darüber hinaus existieren mehrere Me
hanismen, deren gemeinsame Ursa
he der Doppleref-fekt, also die Rot- beziehungsweise Blauvers
hiebung der Strahlung aufgrund von (radi-alen) Bewegungen der Quelle, darstellt (siehe Glei
hung 3.9). Diese Dopplerverbreiterun-gen lassen si
h na
h der Art der zugrunde liegenden Bewegungen und Ges
hwindigkeiteneinteilen. Dabei kann zwis
hen mikroskopis
hen E�ekten, wie der thermis
hen Bewegungeinzelner Atome, und makroskopis
hen Bewegungen (Rotation des Sterns) unters
hiedenwerden. Allen gemein ist die Wellenlängenabhängigkeit des E�ekts.
• Thermis
he Bewegung: Die thermis
he Energie eines Objekts stellt die Summeder kinetis
hen Energien seiner Konstituenten (der Atome) dar. Die Ges
hwindigkeit-sri
htungen sind glei
hverteilt. Die Verteilung der Beträge ihrer Radialanteile in Ab-hängigkeit von Temperatur T und Atommassem wird dur
h die eindimensionaleMaxwell-glei
hung bes
hrieben.N bezei
hnet die Gesamtanzahl der Atome, k die Boltzmannkon-stante.

n(Vrad)dVrad = N

√

m

2πkT
e

−mV 2
rad

2kT dVrad (3.5)Für das Linienpro�l ergibt si
h eine Gauÿverteilung. Mit der Einführung der sogenan-nten Dopplerwellenlänge λD lässt si
h diese wie folgt darstellen.
φλ =

1

∆λD

√
π
e
−

(

∆λ
∆λD

)2

,∆λD =
λ0

c

√

2kT

m
(3.6)Die entspre
hende Halbwertsbreite 1.667∆λD und damit die beoba
htete Verbreiterungder Linie hängt folgli
h emp�ndli
h von der Temperatur und der Atommasse ab. Beifester Temperatur nimmt die Breite der Spektrallinien mit steigender Atommasse ab.

• Turbulenz: Eine weitere Mögli
hkeit für Dopplerverbreiterung besteht in der Bewe-gung von Materieelementen. Je na
h Gröÿe der Elemente in Relation zum Volumen desBerei
hs der Linienentstehung spri
ht man von Mikro- oder Makroturbulenz.Da die genaue Ges
hwindigkeitsverteilung derMikroturbulenz ni
ht bekannt ist, wirdeine Gauÿverteilung zugrunde gelegt. Das aus der Überlagerung aus Mikroturbulenz
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Abbildung 3.2: Auswirkungen von Makroturbulenz auf das Linienpro�l. Die Kombina-tion der S
hwarzkörperstrahlung von heiÿen aufsteigenden und kühlen absinkenden Ma-trerieelementen führt zur Asymmetrie der Linie (Emerson 1996).und thermis
her Verbreiterung entstehende Gesamtpro�l ist wiederum eine Gauÿfunk-tion. Die Mikroturbulenz hat also eine symmetris
he Verbreiterung zur Folge.Im Falle von Makroturbulenz �ndet die Entstehung der Linien innerhalb der Seg-mente statt. Das Gesamtpro�l einer Linie setzt si
h folgli
h aus blauvers
hobenen An-teilen aufsteigender Elemente und rotvers
hobenen Anteilen, wel
he ihren Ursprungin absinkenden Elementen haben. Dur
h die unters
hiedli
he Temperatur der Ele-mente (Aufsteigende sind heiÿer als Absinkende) sind die entspre
henden Linien un-ters
hiedli
h stark ausgeprägt. Die Überlagerung hat asymmetris
he Pro�le zur Folge.Der E�ekt ist in Abbildung 3.2 illustriert.
• Rotation: Dur
h die Rotation eines Sterns hat ein Teil der si
htbaren Ober�ä
he(knapp die Hälfte, falls die Rotationsa
hse senkre
ht zur Beoba
htungsri
htung ste-ht) einen Radialges
hwindigkeitsanteil in Ri
htung des Beoba
hters, während si
h einTeil glei
her Gröÿe vom Beoba
hter entfernt. Da die einzelnen Berei
he in der Regelni
ht aufgelöst werden können, ers
heinen die Spektrallinien des Objekts symmetris
hverbreitert.Das Gesamtpro�l einer Linie entsteht dur
h eine Kombination der Verbreiterungspro�leder einzelnen Me
hanismen. Die Überlagerung von Gauÿ- und Lorentz-Pro�len, (mathe-matis
h betra
htet eine Faltung) ergibt das sogenannte Voigt-Pro�l.

φVoigt = φGauss ⊗ φLorentz (3.7)



3 Spektroskopis
he Grundlagen 25Daneben spielt bei Vorhandensein eines Magnetfeldes der Zeeman-E�ekt eine Rolle. Erkann zu einer Aufspaltung oder, falls diese ni
ht aufgelöst werden kann, zu einer Ver-s
hiebung beziehungsweise Verbreiterung der Linien führen. Die untenstehende Formelbes
hreibt die, dur
h ein Magnetfeld der Flussdi
hte B bewirkte, Energievers
hiebungeines atomaren Energieniveaus mit den Quantenzahlen j, l, s und mj . µBohr repräsentiertdas Bohrs
he Magneton.
∆EZeeman =

(

1 +
j(j + 1)− l(l + 1) + s(s+ 1)

2j(j + 1)

)

mjµBohrB (3.8)Die Tiefe, Breite und Form der Linien sowie ihre relative Stärke erlauben Rü
ks
hlüsse aufZusammensetzung, E�ektivtemperatur, S
hwerebes
hleunigung, Rotationsges
hwindigkeit,Mikro- und Makroturbulenz sowie Stärke des Magnetfeldes.Nähere Informationen zu Entstehung und Bes
ha�enheit von Sternspektren sind beispiel-sweise in Emerson (1996) zu �nden.3.2 Spektroskopis
he DoppelsterneIn einem Doppelstern bewegen si
h die Komponenten auf Keplerbahnen um den gemein-samen S
hwerpunkt. Da die Einzelkomponenten ni
ht aufgelöst werden können, ma
ht si
hdie Bewegung im Spektrum dur
h die Vers
hiebung von Linien gegenüber der im Laborgemessenen Wellenlänge bemerkbar. Ursa
he für dieses Verhalten ist der Dopplere�ekt.
∆λ

λ0

=
Vrad

c
(3.9)Dieser ermögli
ht es dem Beoba
hter den Radialanteil der Bahnges
hwindigkeit einesSterns zu messen. Da die Inklination ni
ht bekannt ist, stellt die gemessene Ges
hwin-digkeit Vrad eine untere S
hranke für die tatsä
hli
he Bahnges
hwindigkeit dar (siehe Ab-bildung 3.3). Da si
h die Erde ihrerseits auf einer Keplerbahn um den S
hwerpunkt desSonnensystems be�ndet, müssen die Messwerte baryzentris
h korrigiert werden.

Vrad = V sin i (3.10)Die periodis
he Änderung der Radialges
hwindigkeit erzeugt eine periodis
he Rot- undBlauvers
hiebung der Spektrallinien.Die zeitli
he Auftragung der Messwerte (zeitaufgelöste Spektroskopie) ergibt für Kreis-bahnen eine der Systemges
hwindigkeit aufmodulierte Sinuskurve, aus wel
her si
h dieBahnperiode P und die Ges
hwindigkeitssemiamplitudeK bestimmen lassen (siehe unten-stehende Formel). Die Systemges
hwindigkeit und ein (frei wählbarer) Anfangszeitpunktsind dur
h γ beziehungsweise t0 dargestellt.
Vrad(t) = K sin

(

2π

P
(t− t0)

)

+ γ (3.11)Bei hohen Anforderungen an die Genauigkeit ist au
h eine baryzentris
he Korrektur derAnkunftszeiten notwendig. Die Annahme von Kreisbahnen ist insbesondere für enge Dop-pelsterne meist gere
htfertigt, da si
h diese als energetis
h günstigste Bahn in relativkurzer Zeit dur
h Gezeitenwirkung einstellt. Daher wird sie im Folgenden beibehalten.Mit dem dritten Keplers
hen Gesetz erhält man die Summe der Halba
hsen.
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Abbildung 3.3: Im gezeigten Spezialfall bewegen si
h Stern und Begleiter auf Kreisbah-nen um den S
hwerpunkt des Systems. Die Radialkomponente der Bahnges
hwindigkeitwirkt si
h in einer periodis
hen Vers
hiebung der Linien dur
h den Dopplere�ekt auf dasSpektrum aus. Die Inklination i ist der Winkel, den die Normale der Orbitalebene mitder Si
htlinie des Beoba
hters eins
hlieÿt.
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(a1 + a2)

3 =
GP 2

4π2
(M1 +M2) (3.12)Mit dem S
hwerpunktsatz erhält man daraus die sogenannte Massenfunktion.

f(M) =
(M2 sin i)

3

(M1 +M2)2
=

PK3
1

2πG
(3.13)Ist das Spektrum doppellinig erlaubt es die Bestimmung der Ges
hwindigkeiten beiderKomponenten. In diesem Fall lassen si
h beide Massen bis auf den Faktor sin(i)3 bestim-men.Bei einzellinigen Spektren ist die Massenfunktion selbst eine grobe Untergrenze für dieBegleitermasse. Für eine genauere Abs
hätzung muss die Masse der Primärkomponenteaus anderen Quellen bekannt sein.Für den Sonderfall massearmer Begleiter vereinfa
ht si
h diese Beziehung zu:

M2 sin i =
3

√

M2
1

PK3
1

2πG
(3.14)wobei der Index 1 für die masserei
here und der Index 2 für die masseärmere Kompo-nente steht. M sin(i) ist die Minimalmasse des Begleiters. Genauere Werte erhält mannur wenn es ein anderes Messverfahren (beispielsweise die Fotometrie dur
h Detektionvon Bede
kungen oder der Re�exionse�ekt) erlaubt die Inklination einzus
hränken.Unter der Annahme von glei
hverteilten Inklinationswinkeln ergibt si
h, aufgrund vonEntartungen bei der Projektion, für die Wahrs
heinli
hkeitsverteilung der beoba
htetenInklinationen 0◦ < i < 90◦:

P (i)di = 2π sin i di (3.15)Dies erlaubt die Bere
hnung einer Wahrs
heinli
hkeit für bestimmte Inklinationsberei
he
P (imin < i < imax) =

∫ imax

imin
P (i) di

∫ π/2

0
P (i) di

(3.16)woraus folgt
P (i > α) = cosα, P (i < α) = 1− cosα. (3.17)Damit beträgt beispielsweise die Wahrs
heinli
hkeit für sin i ≥ 0.5, also M ≤ 2M sin i,87%. (Hildit
h 2001; Quirrenba
h 2006; Gray 1992)



28 4 Datenaufnahme und -reduktion4 Datenaufnahme und -reduktion4.1 E
helle-SpektrografDas beim Beoba
her auf der Erde ankommende Sternli
ht stellt eine additive Mis
hungaller ausgesandten Wellenlängen dar. Für die wissens
haftli
he Analyse wird allerdingsein Spektrum (siehe Kapitel 3.1) benötigt, das mithilfe eines Spektrografen erstellt wird.Prinzipiell besteht ein Spektrograf aus einem dispersiven Element und einer Vorri
htungzur Aufnahme und Wellenlängenkalibration der Spektren (Gray 1992).Die Aufspaltung des Li
hts kann von einem Spalt, einem Gitter oder einem Prisma bew-erkstelligt werden. Für die Aufnahme werden seit den 1980er Jahren CCD-Kameras ver-wendet. Die Kalibration erfolgt dur
h eine Lampe mit einem genau bekannten Emissions-spektrum. Des Weiteren wird eine Blende (meist ein Spalt) zur Reduktion von Streuli
htund ein Kollimator für den parallelen Li
hteinfall auf das Dispersionselement benötigt.Eine wi
htige Kenngröÿe für die �Leistung� eines Spektrografen und die Qualität dererzeugten Spektren ist die Au�ösung R. Glei
hung 4.1 zeigt die Abhängigkeit von Beu-gungsordnung n und Spaltbreite d.
R ∼

n

d
(4.1)Die spektrale Au�ösung kann also dur
h die Verwendung hoher Beugungsordungen undeiner geringeren Spaltbreite verbessert werden. Beide Optionen sind jedo
h mit Proble-men verbunden. Mit einem engeren Spalt verringert si
h ni
ht nur das Streuli
ht sonderndie gesamte Li
htintensität. Die Verwendung höherer Ordnungen bringt neben einer bre-iteren Au�ä
herung des Spektrums die Überlappung bena
hbarter Ordnungen mit si
h.Die meisten modernen Spektografen (darunter au
h FEROS und CYCLOPS/UCLES)sind als sogenannte �E
helle�-Spektrografen konstruiert. Bei dieser Konstruktion wird dieProblematik höherer Ordnungen dur
h die Verwendung eines zweiten, um 90◦ gedrehten,Beugungselements ges
hi
kt umgangen. Dadur
h wird eine besonders kompakte Bauweiseermögli
ht (für nähere Erläuterungen siehe Abbildung 4.1).Die Aufbereitung der Rohdaten in einen Zustand, der wissens
haftli
he Untersu
hun-gen erlaubt, bezei
hnet man als Datenreduktion. Die Reduktion verläuft in zwei Phasen.Zunä
hst werden Fehler korrigiert die mit der Verwendung eines CCD-Detektors einherge-hen.

• Bias: Zur Vermeidung negativer Zählraten, die dur
h Raus
hen im Verlauf des Ausle-seprozesses auftreten können, werden diese künstli
h um einen konstanten Wert er-höht. Die so erhaltenen Daten müssen ans
hlieÿend entspre
hend korrigiert werden.Zu diesem Zwe
k wird eine Aufnahme, bei ges
hlossenem Vers
hluss, mit der kürzest-mögli
hen Beli
htungszeit (bias frame) erstellt und von den Rohdaten subtrahiert.
• Dunkelstrom: Ein CCD-Detektor besteht aus einer räumli
hen Anordnung von li
ht-emp�ndli
hen Halbleiterelementen, in denen dur
h Li
hteinfall Ladungen erzeugt wer-den. Allerdings können au
h andere E�ekte (wie Wärme/thermis
hes Raus
hen) Ladun-gen erzeugen. Diese Fehlerquelle kann dur
h Abziehen des Dunkelstroms eliminiert
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Abbildung 4.1: Die Abbildung (Irrgang, priv. Mtlg.) bes
hreibt das Funktionss
hema einesE
helle-Spektrografen. Das einfallende Li
ht tri�t zunä
hst auf ein Blaze-Gitter. Diesesbesteht aus einer treppenartigen Anordnung mikroskopis
her Rillen (�é
helle� frz. Leiter).Es werden groÿe Blazewinkel eingesetzt, die das Maximum der Intensität des gestreutenLi
hts in den Berei
h hoher Ordnungen verlagern. Diese werden für die Untersu
hung ver-wendet, wobei man neben einer hohen Au�ösung die Überlappung der Spektren mehrererbena
hbarter Ordnungen in Kauf nimmt. Ans
hlieÿend fällt das Li
ht auf ein weiteres,quer eingebautes, Beugungselement. Dies kann ein Prisma oder ein weiteres Gitter sein.Das Li
ht wird erneut in die einzelnen Farben zerlegt wobei diesmal die erste Ordnungverwendet wird, da keine weiteren Überlappungen erwüns
ht sind. Li
ht glei
her Farbe,aber unters
hiedli
her Ordnungen, wird dabei unter glei
hen Winkeln gebeugt. DieserBeugungwinkel bestimmt die Höhe auf der y-A
hse. Die Lage auf der x-A
hse de�niertder Beugungswinkel am Blaze-Gitter. Auf dem CCD-Chip entsteht eine Muster s
hrägverlaufender Streifen. Jeder dieser Streifen stellt einen Auss
hnitt der ursprüngli
h über-lappenden Ordnungen dar. Im Idealfall liegen die Intensitätsmaxima der Blazefunktionen(siehe Abbildung 4.2) im zentralen Berei
h. Die Aneinanderreihung der einzelnen Wellen-längenabs
hnitte ergibt das gesamte Spektrum.werden. Zur Erstellung einer Dunkelstrom-Aufnahme bleibt der Vers
hluss der Kam-era während der �Beli
htung� ges
hlossen, so dass nur E�ekte jenseits des Li
hteinfallszum Tragen kommen. Die Integrationszeit entspri
ht dabei der Beli
htungszeit der zukorrigierenden Aufnahme.
• Flat�eld: Die Intensitätsverteilung einer CCD-Aufnahme wird neben den tatsä
h-li
hen Li
htverhältnissen sehr stark von unters
hiedli
hen Li
htemp�ndli
hkeiten dereinzelnen Pixel geprägt. Darüber hinaus spielen in einem Spektrografen wellenlän-genabhängige E�ekte wie die Blaze-Funktion eine wi
htige Rolle. Für die Korrekturwird die Aufnahme einer homogen ausgeleu
hteten Flä
he, die sogenannte Flat�eldauf-nahme, verwendet. Um weitere Fehler zu vermeiden muss die verwendete Li
htquelleein kontinuierli
hes Spektrum ohne Spektrallinien aufweisen. Die Korrektur erfolgt,indem die CCD-Aufnahme dur
h die Flat�eldaufnahme geteilt wird.
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helle-Spektrograf

Abbildung 4.2: Dargestellt ist der Verlauf von Blaze-Funktionen vers
hiedener Ordnun-gen. Bei Verwendung eines konventionellen Transmissions- oder Re�exionsgitters liegt dasIntensitätsmaximum in der 0. Beugungsordnung. Ein Groÿteil des Li
htes geht somit ver-loren und kann ni
ht für die Spektroskopie verwendet werden. Eine Mögli
hkeit diesen,hö
hst unbefriedigenden, Zustand zu ändern besteht in der Verwendung eins Blaze-Gitters, wel
hes das Maximum in den Berei
h höherer Ordnungen vers
hiebt. Dur
hdie Verwendung eines Blaze-Gitters wird dem Li
ht ein ornungsabhängiges Intensität-spro�l aufgeprägt. Das Intensitätsmaximum tritt bei der jeweiligen Blaze-Wellenlänge
λ0
n auf. Dur
h ges
hi
kte Konstruktion des Spektrografen wird errei
ht, dass die Blaze-Wellenlängen der einzelnen Ordnungen in den auf der CCD abgebildeten Auss
hnittenliegen (Gray 1992).



4 Datenaufnahme und -reduktion 31Die Gewinnung eines (wellenlängenkalibrierten) Spektrums aus der bereinigten CCD-Aufnahme bildet den zweiten S
hritt. Dieser besteht wiederum aus mehreren Teils
hritten.
• Extraktion des Spektrums: Die einzelnen Streifen des zweidimensionalen Inten-sitätsmusters werden in Grafen umgewandelt, wobei die Intensität über eine Koordinate(in Pixeln) aufgetragen wird.
• Wellenlängenkalibration: Die Aufnahme einer Kalibrationsquelle mit genau bekan-nten Emissionswellenlängen ermögli
ht die Skalierung der x-A
hse in Wellenlängenein-heiten. Der gewonnene funktionale Zusammenhang zwis
hen Wellenlänge und Pixelw-ert (Dispersionsrelation) wird auf das Sternspektrum übertragen.Vor allem bei Radialges
hwindigkeitsmessungen werden an die Stabilität der Kalibra-tionsquelle hohe Anforderungen gestellt. Äuÿere Faktoren, die die Form und Lage derLinien verändern können, wie Temperatur und Dru
k, müssen konstant gehalten wer-den. Neben der zeitli
hen Konstanz müssen die Linien mögli
hst eine maximale In-tensität bei minimaler intrinsis
her Breite besitzen. Zu diesem Zwe
k bieten si
h ver-glei
hsweise s
hwere Elemente mit niedrigem Siedepunkt an. In der Praxis haben si
hGasentladungslampen mit einer Füllung aus Thorium und Argon bewährt.
• Zusammenfügen: Die Spektren der E
helle-Ordnungen werden in diesem S
hrittzu einem Gesamtspektrum kombiniert. In den überlappenden Berei
hen kommt eingewi
hteter Mittelwert zum Einsatz.
• Normierung: Die Form des Spektrums ist stark vom Verlauf des Kontinuums geprägt.Spielt dieses für die weitere Analyse keine Rolle, kann der Verlauf dur
h eine Funktiongenähert werden. Dur
h die ans
hlieÿende Division des Spektrums erhält das Kontin-uum den Wert 1. Die Untersu
hung von Spektrallinien wird dadur
h erlei
htert.Die obige Aufstellung bes
hreibt die prinzipiellen S
hritte der Datenreduktion, die Rei-henfolge der Anwendung kann im Einzelnen abwei
hen.4.2 FEROSFEROS wurde an der Landessternwarte Heidelberg entwi
kelt und 1998 am MPG/ESO1.52m Teleskop auf La Silla in Chile in Betrieb genommen (��rst-light� siehe Abbildung4.3).Seit 2002 be�ndet es si
h am MPG/ESO 2.20m Teleskop. Das Akronym FEROS stehtfür �Fibre-fed Extended Range E
helle Spe
trograph�. Wie der Name s
hon sagt, han-delt es si
h um einen Spektrografen na
h dem E
helle-Prinzip (siehe Kapitel 4.1). DasGerät erlaubt Messungen im Wellenlängenberei
h zwis
hen 3500Å und 9200Å mit einerspektralen Au�ösung von R = 48 000. Bei der Konstruktion wurde auf eine hohe Au-�ösung und eine besonders gute Langzeitstabilität Wert gelegt. Dies ermögli
ht präziseRadialges
hwindigkeitsmessungen mit einer Genauigkeit von < 30m s−1 unter optimalen
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Abbildung 4.3: Das Bild zeigt die ��rst-light� Aufnahme von FEROS. Der kurvenartigeVerlauf der Beugungsordnungen wird dur
h die Verwendung eines Prismas zur Queraufs-paltung hervorgerufen. Der Intensitätsverlauf wird dur
h die Blaze-Funktion des verwen-deten Gitters bestimmt.(http://www.eso.org/s
i/fa
ilities/lasilla/instruments/feros/)Bedingungen.Der s
hematis
he Aufbau von FEROS wird in Abbildung 4.4 erläutert. Der Spektrograf istüber zwei Glasfasern mit dem Teleskop verbunden. Die Faser mit den besseren optis
henEigens
haften wird für das Li
ht des Objekts verwendet. Die Verwendung einer zweitenFaser ermögli
ht unters
hiedli
he Betriebsmodi.
• Im OBJSKY-Modus bildet die Sekundärfaser den Himmelshintergrund ab. Die Infor-mation kann genutzt werden um atmosphäris
he E�ekte auszuglei
hen.
• BeimOBJCAL-Modus wird in die zweite Faser Li
ht aus einer der Kalibrationsquelleneingespeist. Man erhält eine simultane Kalibration der Aufnahme, was bei präzisenRadialges
hwindigkeitsmessungen von Vorteil ist. Um identis
he Beli
htungszeiten fürObjekt- und Kalibrationsaufnahme zu gewährleisten wird der Fluss der Kalibrations-lampe dur
h einen variablen Grau�lter angepasst. Die eingangs angegebene Genauigkeitwird in diesem Modus errei
ht. Aus diesem Grund kam bei den, im Zuge der Erstellungdieser Arbeit dur
hgeführten, Beoba
htungen dieser Modus zum Einsatz.Um die, für die angestrebte Genauigkeit notwendige Stabilität, zu gewährleisten, aber au
haufgrund der Abmessungen (2400mm× 1500mm× 200mm), be�ndet si
h FEROS ni
htdirekt am Teleskop, sondern in einem klimatisierten Raum (Temperaturs
hwankungen
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Abbildung 4.4: S
hema des optis
hen Aufbaus von FEROS. Blaue Linien illustrieren denLi
htweg. Das in zwei Glasfasern eintre�ende Li
ht wird dur
h einen Image-Sli
er und denHauptkollimator auf das Blaze-Gitter geworfen. Das gebeugte Li
ht dur
hläuft erneut denHauptkollimator sowie, na
h Re�exion an einem Umlenkspiegel, einen weiteren Kollimatorbevor es auf das Prisma tri�t. Das entstehende Streifenmuster wird von einer sti
kstof-fgekühlten CCD-Kamera (Au�ösung 4096× 2048 Pixel) aufgenommen. Das entstehendeBild enthält die Informationen des Li
hts beider Fasern.(http://www.eso.org/s
i/fa
ilities/lasilla/instruments/feros/do
/index.html)
< 0.5K) im Unterges
hoss, dem FEROS Climate Controlled Room (CCR). Als weitereMaÿnahme zur Stabilisierung wurde auf bewegli
he und zu wartende Teile (bis auf denShutter) verzi
htet. Zwei Glasfasern verbinden FEROS mit einem am Teleskop montiertenAdapter.Der Adapter wird über einen Spiegel im Fokus des Teleskops beleu
htet. Er besteht auseinem Aluminiumblo
k mit zwei Bohrungen zur Aufnahme der Glasfasern. Die Li
ht-einspeisung wird dur
h Linsen optimiert. Zur genauen Ausri
htung des Teleskops dienteine CCD-Kamera, die auf die polierte re�ektierende Ober�ä
he des Adapters geri
htetist (FEROS Fibrehead Viewer, FFHV). Sie dient dem Guiding und erlaubt die Position-ierung des gewüns
hten Objekts auf einer Bohrung. Neben Li
ht aus dem Teleskop kannau
h Li
ht einer Kalibrationslampe eingespeist werden. Zu diesem Zwe
k ist der Adapterüber Glasfasern mit der Kalibrationseinheit verbunden.Die FCU (FEROS Calibration Unit) be�ndet si
h, wie der Spektrograf selbst, in einemisolierten Raum. Sie setzt si
h aus fünf Lampen und einer Anordnung von Umlenkspiegelnsowie einem Kollimator für die Einspeisung des Li
hts in die Kalibrationsfasern zusam-men. Zwei der Lampen werden für interne Flat�eldaufnahmen verwendet. Für die Wellen-längenkalibration steht, neben einer ThArNe-Quelle, eine Kombination einer ThAr- undeiner Ne-Lampe zur Verfügung (siehe Abbildung 4.5).
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htung mit FEROSGenauere Informationen zum Aufbau und den Eigens
haften des FEROS-Spektrografensind der o�ziellen Anleitung (Fran
ois 2006) zu entnehmen. Diese ist online erhältli
h 1.

Abbildung 4.5: S
hematis
her Aufbau der Kalibrationseinheit (FEROS Calibration Unit,FCU) (Fran
ois 2006).4.3 Beoba
htung mit FEROSEine Besonderheit der Vorbereitungen einer FEROS-Beoba
htung ist die Anfertigungsogenannter Observing Blo
ks (OB). Observing Blo
ks sind Teil einer vereinheitli
htenProzedur an allen ESO Teleskopen und enthalten alle für eine Einzelbeoba
htung relevan-ten Daten wie Objektkoordinaten, Beli
htungszeiten und Aufsu
hkarten. Die Erstellungder OBs erfolgt mit P2PP, einem Programm, das von der ESO zum Download bereit-gestellt wird. Beli
htungszeiten können mit einem Onlinetool bere
hnet werden 2.Die Datenreduktion verläuft vollautomatis
h. Diese Aufgabe wird vom FEROS Data Re-du
tion System (FEROS-DRS), einer MIDAS-Routine, übernommen. Die Reduktionss-
hritte sind im Folgenden zusammengefasst.Die Lokalisierung der Beugungsordnungen erfolgt im Zentrum der Aufnahme. Der Verlaufder Ordnungen wird dur
h eine Kreuzkorrelationsfunktion verfolgt und mit individuellenPolynomen ge�ttet.Für die Korrektur des Elektronikraus
hens wird keine gesonderte Bias-Aufnahme benötigt.Der ADU-O�set wird aus dem Overs
anberei
h der CCD entnommen. Zur Bestimmungdes Dunkelstroms dient das Mittel einer Dark-Frame Serie. Aufgrund der Stabilität ist dieAufnahme der Serie am Tag ausrei
hend, es werden keine weiteren Dark-Frames während1http://www.eso.org/s
i/fa
ilities/lasilla/instruments/feros/do
/index.html2http://www.eso.org/s
i/observing/phase2/P2PP/P2PPTool.html
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htungsna
ht benötigt. Der Verlauf der Streuli
htintensität wird aus Berei
henzwis
hen den Ordnungen gewonnen und mit einer zweidimesnionalen Spline-Funktion aufdie gesamte Detektor�ä
he extrapoliert.Na
h Abziehen des Hintergrundraus
hens werden die Ordnungen dur
h Aufsummieren desFlusses extrahiert. Das Ergebnis wird zunä
hst in zweidimensionaler Form gespei
hert.Die Flat�eld-Korrektur erfolgt na
h diesem S
hritt, da eine Korrektur des ursprüngli
henzweidimensionalen Bildes bei FEROS ni
ht mögli
h ist. Der Verlauf der Blaze-Funktionwird zuverlässig approximiert.Verglei
hsspektren für die Wellenlängenkalibration dur
hlaufen ebenfalls die oben aufge-führten Reduktionss
hritte. Eine Routine su
ht die entstandenen (zweidimensionalen)Spektren na
h Emissionslinien ab und ordnet, na
h Abglei
h mit einem Katalog, dengefundenen Linien Wellenlängenwerte zu. Die ermittelte Dispersionsrelation wird auf Auf-nahmen des Sterns übertragen. In diesem Teils
hritt �ndet au
h die baryzentris
he Kor-rektur statt.Im letzten S
hritt erfolgt die Extraktion eindimensionaler Spektren der einzelnen Ord-nungen und die Verknüpfung zu einem vollständigen Objektspektrum.Die Reduktion beginnt sofort na
h Abs
hluss der Datenaufnahme und ist, in der Regel,innerhalb weniger Minuten abges
hlossen. Zwis
hen- und Endergebnisse können vomBeoba
hter auf dem Real Time Display (RTD) eingesehen werden. Daneben bietet dasRTD Funktionen zur Beguta
htung der Datenqualität (beispielsweise die Bere
hnung desVerhältnisses von Singnal zu Raus
hen).Zur Optimierung der Qualität, insbesondere hinsi
htli
h der Entfernung von Cosmi
s,kann FEROS-DRS au
h lokal installiert und im Optimum-Extra
tion Modus verwendetwerden.4.4 CYCLOPS/UCLESCYCLOPS ist ein neuartiges Li
hteinspeisungssystem für den UCLES Spektrografen (Uni-versity College London E
helle Spe
trograph) am 4m Teleskop (Anglo Australian Tele-s
ope, AAT) der Australian Astronomi
al Observatory (AAO) und ersetzt einen bisherverwendeten Coude-Spiegelaufbau. Abbildung 4.6 zeigt s
hematis
h den optis
hen Auf-bau.UCLES bietet die Mögli
hkeit zwei Blaze-Gitter mit unters
hiedli
her Rillendi
hte (31beziehungsweise 79 Rillen pro Millimeter) zu verwenden. CYCLOPS ist auf die Verwen-dung des letzteren Gitters als Standard optimiert.Das Herzstü
k von CYCLOPS bildet ein Bündel aus 15 Glasfasern mit einem Dur
hmess-er von je 0.6”, deren a
hte
kige Anordnung eine Flä
he von 4.7 Quadratwinkelsekundenabde
kt (siehe Abbildung 4.7). Zur Minimierung von Ein�üssen des Modellraus
hens beimDur
hgang des Li
hts dur
h die Fasern werden diese mit einem Vibrator in S
hwingungen(f = 20Hz) versetzt.Das Faserbündel ist dur
h die sogenannte Cassegrain-Einheit mit dem Teleskop verbun-den. Diese besteht aus einer Mikrolinsenanordnung zur Einspeisung des Li
hts in dieeinzelnen Fasern, die über einen Spiegel im Fokus beleu
htet wird.
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Abbildung 4.6: Eine Skizze des inneren Aufbaus von UCLES mit eingezei
hnetemLi
htweg. Na
h Dur
hlaufen eines Filteraufbaus am Eingangss
hlitz tri�t der Strahl aufeinen Kollimator und wird auf ein System zur Queraufspaltung, bestehend aus drei Pris-men, re�ektiert. Daraufhin tri�t das Li
ht ein Blaze-Gitter, dessen Beugungsmuster voneiner Kamera detektiert wird.Die gegenüber der Bes
hreibung in Kapitel 4.1 geänderte Reihenfolge der Anordnung vonBlaze-Gitter und Querdispersionselement stellt eine Besonderheit von UCLES dar.(http://www.aao.gov.au/lo
al/www/UHRF/manual/
h1_2.html)

Abbildung 4.7: Die Abbildung zeigt die teleskopseitige Anordnung der Glasfasern. Die miteinem �X� gekennzei
hneten Fasern sind dur
h Bes
hädigungen unbrau
hbar geworden.(http://www.phys.unsw.edu.au/ 
gt/CYCLOPS/CYCLOPS.html)Die Verbindung der Fasern zum Eingangss
hlitz von UCLES stellt die Pre-Slit-Einheither. In dieser Einheit werden die Fasern vertikal übereinander angeordnet und ergebeneinen Pseudos
hlitz mit den Abmessungen 0.63” × 14”. Die Li
hteinspeisung in den Spek-trografen erfolgt über Linsen. Aus dem Li
ht der einzelnen Fasern erzeugt UCLES 15getrennte Spektren (verglei
he Abbildung 4.8), was eine besondere Datenreduktion nötigma
ht.Die Verwendung von CYCLOPS ist optional. Die Pre-Slit-Einheit kann für den Gebrau
handerer Module entfernt werden.
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htung des Teleskops und für das Guiding wird eine CCD-Kamera mit einemGesi
htsfeld von 60” × 60” verwendet. Diese wird von einem Strahlteiler mit 1% deseinfallenden Li
hts versorgt. Daneben kann, dur
h rü
kwärtige Beleu
htung der Fasern,eine Abbildung des Bündels erzeugt werden. Diese dient der optimalen Positionierung desgewüns
hten Objekts.Zum Zwe
ke der Kalibration und Flat�eldkorrektur stehen eine Thorium-Argon- bezieh-ungsweise eine Quartz-Lampe zur Verfügung. Ihr Li
ht wird über die Cassegrain-Einheitin die Faseranordnung geleitet. Daneben besteht die Mögli
hkeit kontinuierli
her Flat�el-daufnahmen mit direkter Beleu
htung des Spektrografenspalts.

Abbildung 4.8: Die Abbildung zeigt eine CYCLOPS/UCLES-Aufnahme eines Thorium-Argon Lampenspektrums. Die senkre
hten Streifen stellen Spektren der einzelnen Faserndar. Gut zu erkennen sind die drei fehlende Streifen der bes
hädigten Fasern.(http://www.phys.unsw.edu.au/ 
gt/CYCLOPS/CYCLOPS.html)Unter Verwendung von CYCLOPS kann die spektrale Au�ösung mitR = 70 000 gegenüberder Au�ösung des ursprüngli
hen Aufbaus verdoppelt werden. Für die Li
htausbeute istinsbesondere der Übergang von einem direkt beleu
hteten S
hlitz mit einer Breite von
1” zu einer Faseranordnung mit einem e�ektiven Dur
hmesser von 2.45” von Bedeutung.Letztere Abmessungen werden der typis
hen Vers
hmierung des Sternli
hts dur
h Seeingam Standort des AAO eher gere
ht. Eine Online-Anleitung ist unterhttp://www.aao.gov.au/astro/u
les.html abrufbar.
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hung5 Untersu
hung5.1 Sternsample/DatensatzDie Ausgangsbasis der Untersu
hung bilden ho
haufgelöste FEROS-Spektren von Un-terzwergen vers
hiedener Spezies. Das Hauptanliegen bestand in der Überprüfung desvon Soker (1998) vorges
hlagenen Entstehungsszenarios für sdBs. Daneben wurden au
hRLOF- und Vers
hmelzungskanal untersu
ht. Die Untersu
hung der einzelnen Szenarienerfolgte dur
h Verglei
h der Vorhersagen mit Sti
hproben entspre
hender Subdwarfarten.
• SdBs ohne bekannten Begleiter: Für die Untersu
hung von Einzel-sdBs wurdenSpektren von 30 hellen einzellinigen Sternen verwendet (10 < mV < 14). Die Anzahlder pro Stern verfügbaren Spektren variierte zwis
hen zwei und 16. Starke Unters
hiedebestanden au
h in der Zeitabde
kung. Die zeitli
hen Abstände zwis
hen den Aufnah-men eines einzelnen Sterns betrugen zwis
hen einigen Stunden und mehreren Monatenbeziehungsweise Jahren. Die Su
he na
h Radialges
hwindigkeitsvariationen innerhalbdieser Auswahl stellte das Hauptaugenmerk dieser Arbeit dar. Ziel war die De�nitionvon unteren Grenzen für Begleitermassen beziehungsweise die Bestimmung von Kan-didaten für Na
hbeoba
htungen.
• SdBs mit unbekanntem Begleiter: Bei zwei der untersu
hten sdBs waren zeitli
heÄnderungen der Radialges
hwindigkeit bekannt. Die Phasenabde
kung war zur Bes-timmung der Periode sowie des Charakters eines eventuellen Begleiters jedo
h ni
htausrei
hend. In diesen Fällen sollte die Abde
kung verbessert und die Konsistenz dergewonnenen Ergebnisse mit der Literatur überprüft werden.
• SdBs mit Hauptreihenbegleiter: Bei doppellinigen Systemen lassen si
h Spek-trallinien beider Sterne im Spektrum beoba
hten. Wir untersu
hten fünf sdB-Sterne mitbekannten Beiträgen von Hauptreihensternen (siehe Tabelle 5.1). Es wurde überprüft,ob es si
h bei diesen Objekten um s
heinbare oder tatsä
hli
h gravitativ gebundeneDoppelsterne handelt. Starke Unters
hiede in der gemessenen Radialges
hwindigkeitder einzelnen Komponenten (bei zeitli
her Konstanz der Werte) deuten auf erstereshin, während ähnli
he Ges
hwindigkeiten auf eine gemeinsame S
hwerpunktsbewegunghinweisen. Für eine Abs
hätzung der Periode wurden au
h zeitli
he Änderungen derRadialges
hwindigkeiten untersu
ht.Bei der Verwendung von Metalllinien stellt die Überlagerung von Beiträgen des Sub-dwarfs und des Hauptreihensterns ein Problem dar (siehe Kapitel 6.2). Aus diesemGrund wurden neben den Metalllinien au
h Balmerlinien des Wassersto�s untersu
ht,da bei diesen der Flussanteil des sdB dominieren sollte. Als Signaturen des Hauptrei-henbegleiters dienten Linien des neutralen Magnesiums (Mg I).
• SdOs ohne bekannten Begleiter: Es wurden die Spektren von drei einzellinigensdOs untersu
ht (siehe Tabelle 5.2), für die in der Literatur keine Begleiter bekanntsind. In diesem Fall wurden für die Messung der Radialges
hwindigkeiten Metalllinienaus einer Untersu
hung von Hirs
h (2009) verwendet.Die genaue Vorgehensweise zur Bestimmung der Radialges
hwindigkeiten wird in Kapitel5.3 erläutert.
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hung 39Tabelle 5.1: SdBs mit HauptreihenbegleiternName Anz. Spek.EC 01077-1423 2EC 04170-3433 2EC 05053-2806 3PHL 25 2TONS 401 4Tabelle 5.2: Untersu
hte sdOsName Anz. Spek.CD-249052 5CD-314800 6HD 76431 35.2 AnalysewerkzeugeSPAS (Hirs
h 2009) und FITSB2 (Napiwotzki et al. 2004) sind mä
htige Werkzeuge zurre
hnergestützten Analyse und Manipulation von Spektren mit vielfältigen Mögli
hkeitender Parameterbestimmung. Bei SPAS handelt es si
h im Wesentli
hen um eine Neuimple-mentierung von FITSB2 mit erhöhter Benutzerfreundli
hkeit. Die Programme bieten dieMögli
hkeit Sternparameter (wie E�ektivtemperatur und S
hwerebes
hleunigung, sieheau
h Abbildung 5.1) dur
h Anpassung von Modellspektren zu bestimmen. Für die vor-liegende Arbeit ist jedo
h nur die Messung von Radialges
hwindigkeiten von Bedeutung.Beide Programme führen dazu eine iterative χ2-Minimierung unter Verwendung einesSimplex-Algorithmus dur
h. Dieser basiert auf der AMOEBA-Routine (Press et al. 2007).Dabei wird der Verlauf des Kontinuums dur
h ein Polynom bes
hrieben. Das Voigt-Pro�lder Spektrallinien wird dur
h eine Kombination aus Gauÿ- und Lorentzpro�len genähert.Der Hauptunters
hied besteht in der Art der Fehlerbere
hnung. SPAS liefert (in der fürdie vorliegende Arbeit verwendeten Kon�guration) individuelle Messwerte für die Radi-alges
hwindigkeiten der Linien. Davon ausgehend können der Mittelwert und, als Maÿfür den Fehler, die Standardabwei
hung beziehungsweise der Standardfehler bere
hnetwerden. FITSB2 ist darüber hinaus in der Lage eine simultane Radialges
hwindigkeitsan-passung für mehrere Linien dur
hzuführen und einen entspre
henden Fehler anzugeben.Für die Fehlerbere
hnung besteht die Auswahl zwis
hen drei Verfahren (TRAD, BOOT-STRAP AUTO, MONTE CARLO) die mit groÿen Unters
hieden in der Re
hnerzeit ver-bunden sind. In der vorliegenden Arbeit kamen die Optionen TRAD und BOOTSTRAPAUTO zum Einsatz (siehe Kapitel 5.3).Bei der ersteren werden die freien Parameter, von einem vorher bestimmten χ2-Minimumausgehend, variiert, bis die χ2-Di�erenz der Lösungen eine dur
h den 1σ-Fehler de�nierteS
hranke übers
hreitet. Die resultierende maximale Variation bildet die Unsi
herheit desermittelten Messwerts. Dieses Verfahren impliziert eine Gauÿverteilung der Messwerte.Die Bootstrapping-Methode (BOOTSTRAP AUTO) verzi
htet auf derartige Zusatzan-nahmen. Der Fehler wird nur auf Grundlage der vorhandenen Messwerte bestimmt. Dazuwerden zufälligN ausN vorhandenen Messpunkten zu neuen Datensätzen montiert, wobeiWiederholungen erlaubt sind. Die synthetisierten Datensätze werden einzeln ge�ttet. Die



40 5.3 Präzise Radialges
hwindigkeitsmessung

Abbildung 5.1: Beispiel einer SPAS-Benutzerober�ä
he in der Modellanpassungsumge-bung. Die Vorgabe von Startparametern und die Kon�guration des Fits erfolgen in denentspre
henden zentralen Eingabefeldern des Kontrollpanels. Die gra�s
he Darstellung desErgebnisses kann in den darunterliegenden Fenstern beguta
htet werden. Im dargestelltenFall wurde eine Radialges
hwindigkeitsmessung ohne Modellanpassung dur
hgeführt.Streuung der bestimmten Parameter bildet die Grundlage für die Fehlerbestimmung. DieAnzahl der Iterationen kann vom Benutzer festgelegt werden. Groÿe Anzahlen erhöhendie Aussagekraft der entspre
henden Fehlerwerte.5.3 Präzise Radialges
hwindigkeitsmessungDas Messverfahren sollte gröÿtmögli
he Genauigkeit der Radialges
hwindigkeitsmessunggewährleisten. Um diese zu errei
hen sind s
harfe Linien und eine genaue Kenntnis derzugehörigen Ruhewellenlängen notwendig.Für eine erste Abs
hätzung der Radialges
hwindigkeiten wurden, soweit mögli
h, Lin-ienkerne der Balmerserie verwendet. Dur
h ihren Ursprung in äuÿeren S
hi
hten der Ster-natmosphäre sind diese, anders als Linien�ügel, kaum von eventueller Konvektion bee-in�usst. Wassersto�inien sind gewöhnli
h stark ausgeprägt und entspre
hend einfa
h zu�tten. Aufgrund ihrer, dur
h die geringe Atommasse des Wassersto�s hervorgerufenen,



5 Untersu
hung 41Breite sind sie jedo
h nur bedingt für präzise Messungen geeignet. In der Regel dientensie als Anhaltspunkt zur Festlegung der Startwerte für die nä
hsten S
hritte.Helium I Linien fanden ebenfalls Verwendung. Sie sind in der Regel s
härfer als Wasser-sto�inien, unterliegen aber einer starken Streuung, die auf das Auftreten verbotener Kom-ponenten und (seltener) auf Isotopenblends zurü
kzuführen ist. Daher wurden sie nur imFalle ni
ht vorhandener beziehungsweise ni
ht vermessbarer Metalllinien in die Messungeinbezogen.Am besten geeignet für eine genaue Messung sind s
harfe Metalllinien, wie sie in Abbil-dung 5.2 zu sehen sind.
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Abbildung 5.2: Bei HD20585 handelt es si
h um einen typis
hen Vertreter der unter-su
hten Sterne. Heliumlinien sowie s
harfe Absorptionslinien von Metallen sind gut zuerkennen.Ausgangspunkt der Untersu
hung bildete eine Liste der Ruhewellenlängen (siehe Anhang).Die aus einer Online-Atomdatenbank 1 des National Institute of Standards and Te
hnol-ogy (NIST-ASD) beziehungsweise dem Kuru
z-Katalog 2 stammenden Werte waren bisauf drei Dezimalstellen angegeben.Im ersten Analyses
hritt wurde SPAS verwendet. Bei diesem Programm wird das Pro-�l einer Linie dur
h Gauÿ- und Lorentzfunktionen genähert und ausgehend von einervorgegebenen Ruhewellenlänge die Radialges
hwindigkeit bere
hnet (verglei
he Kapitel5.2). Die Vorgabe erfolgt dur
h Bearbeitung der Datei .spas, die neben der Wellenlänge(in Å) die Bezei
hnung der Linien und Grenzen des zu nähernden Berei
hs (ebenfalls in1http://physi
s.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines_form.html2http://www.pmp.uni-hannover.de/
gi-bin/ssi/test/kuru
z/sekur.html



42 5.4 FehlerdiskussionÅ) enthält. Im interaktiven Fit-Modus ers
heinen zunä
hst die in .spas de�nierten Auss-
hnitte des Spektrums. Der Anwender hat nun die Mögli
hkeit diese Grenzen s
hrittweisemanuell zu variieren und einen Startwert für die Bestimmung der Radialges
hwindigkeitvorzugeben. Na
h Abs
hluss der Bere
hnung ers
heint der Verlauf der ge�tteten Funktionim Fenster. Dur
h Verglei
h mit den Messdaten kann die Qualität des Fits beurteilt undin einem iterativen Prozess dur
h Variation der Parameter sukzessive verbessert werden.Auf diese Weise wurden für alle Linien der ursprüngli
hen Liste, soweit es die Qualitätdes Spektrums zulieÿ, Radialges
hwindigkeitswerte, Mittelwerte und Standardabwei
hun-gen sowie Standardfehler (verglei
he Kapitel 6.3) bestimmt. Darüber hinaus konnten imFenstermodus ungeeignete (beispielsweise doppelte oder geblendete) Linien erkannt wer-den. Diese wurden aus der Liste getilgt. Bei �Ausreiÿern� wurde die Ruhewellenlängeno
hmals mithilfe von NIST überprüft und gegebenenfalls korrigiert. Zur Optimierungder Bearbeitungszeit, insbesondere bei mehreren Spektren pro Stern, wurden zunä
hstdie ho
hwertigeren Spektren mit längerer Beli
htungszeit und günstigerem Signal-zu-Raus
hen-Verhältnis untersu
ht. Es kann davon ausgegangen werden, dass diese Spektrenein Maximum an Spektrallinien zeigen. Für die weitere Vermessung wurde die Linienlisteentspre
hend modi�ziert. Dadur
h konnte die E�ektivität erhebli
h gesteigert werden.In einem weiteren Analyses
hritt wurde das Programm FITSB2 verwendet. Dieses wurdedur
h die Shell-Skripte RV und 
al
RV aufgerufen. FITSB2 benötigt, analog zu SPAS,die De�nition einer S
hwerpunktswellenlänge, eines Messberei
hs und der Datenquelle.Startwerte für den Simplex-Algorithmus und die Art der Fehlerbestimmung werden eben-falls in entspre
henden Textdateien festgelegt. Über die Zwis
hens
hritte RV und 
al
RVwerden die Daten an FITSB2 übergeben. Die Ausgabe der Werte für Radialges
hwindig-keit und Fehler erfolgt in der Shell. Daneben wird die Textdatei FITSB2_001.plot erzeugt.Darin werden den Messwerten bere
hnete Werte gegenüber gestellt. Eine Visualisierung(beispielsweise mit GNUPLOT, wie in Abbildung 5.3 gezeigt) ermögli
ht den Verglei
hzwis
hen Messung und Fit . In der Regel stellt FITSB2 höhere Anforderungen an dieQualität der Linien. Ist diese ni
ht gegeben, wird der Fitvorgang abgebro
hen, allerdingskann dabei, insbesondere bei groÿer Anzahl der zu vermessenden Linien, viel Zeit verstre-i
hen. Um den Zeitverlust dur
h Fehlversu
he zu verringern wurde wie folgt vorgegangen.Von den Ergebnissen des vorhergehenden S
hrittes ausgehend, wurden die am bestengeeigneten Linien ausgewählt und zunä
hst individuell mit FITSB2 ge�ttet. Dabei wurdenStartparameter und Berei
he so lange angepasst, bis ein zufriedenstellender Fit errei
htwar. Ans
hlieÿend erfolgte die simultane Messung.Zur Bestimmung der Fehler wurden die Optionen TRAD und BOOTSTRAP AUTOuntersu
ht (siehe Kapitel 5.2). Bei ähnli
hen Ergebnissen benötigte das Bootstrapping-Verfahren ein Vielfa
hes an Re
hnerzeit, weshalb im weiteren Verlauf die traditionelle
1σ-Methode (TRAD) zur Anwendung kam. Prinzipiell ist die Bootstrapping Methode je-do
h konservativer und damit robuster.5.4 FehlerdiskussionFür ein aussagekräftiges Ergebnis ist die Kenntnis der Fehler notwendig. Im Folgendenwerden mögli
he Fehlerquellen benannt und, soweit mögli
h, ihre Beiträge zum Gesamt-
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Abbildung 5.3: Die Abbildung zeigt die Ergebnisse zweier Messungen von HD205805unter Verwendung von FITSB2. Im linken Teil sind Beispiele für verwendete Metalllinienzu sehen. Der re
hte Abs
hnitt stellt drei telluris
he Linien dar.fehler abges
hätzt.Ein Teil der Fehler hat seinen Ursprung in Prozessen auf der Sternober�ä
he und ist somitintrinsis
her Natur.
• Pulsationen: Das Pulsationsmuster von sdB-Sternen besteht aus einer Überlagerungvieler Moden. Die Mehrzahl ist ni
htradialer Natur. Radiale Pulsationen dominierenjedo
h aufgrund ihrer groÿen Amplituden. Bei radialen Pulsationen bewegt si
h dieOber�ä
he eines Sterns periodis
h auf den Beoba
hter zu, beziehungsweise von diesemweg, was si
h über den Dopplere�ekt bemerkbar ma
ht. Je na
h ihrer Periode, wirkensi
h Pulsationen unters
hiedli
h auf die Spektrallinien des Sterns aus (für typis
he Zeit-skalen siehe Kapitel 2.2.1). Im Verhältnis zur Beli
htungszeit kurze Perioden führendur
h Vers
hmierung zur symmetris
hen Verbreiterung der Linien um einen Mittel-wert. Längerperiodis
he Pulsationen können hingegen zu einer sinusförmigen Radi-alges
hwindigkeitskurve führen und begleiterbedingte Radialges
hwindigkeitsvariabil-ität vortäus
hen. Sie sind daher für eine Abs
hätzung der Fehler von Bedeutung. Dur
hradiale Pulsationen ausgelöste Ges
hwindigkeitsamplituden können bea
htli
he Werteerrei
hen, wie das Beispiel Balloon 090100001 zeigt (siehe Abbildung 5.4). Über dieseE�ekte hinaus, können Pulsationen, insbesondere bei Anregung höherer Moden, sehrkomplizierte Auswirkungen auf Lage und Form von Spektrallinien habe (Telting et al.2008).Bei Subdwarfs stellen Pulsationen, neben Begleitern, die einzige (mit Si
herheit) bekan-nte Quelle für Radialges
hwindigkeitsvariationen dar. Mit resultierenden Ges
hwindigkeit-



44 5.4 Fehlerdiskussionsamplituden von mehreren km s−1 sind sie generell ni
ht zu verna
hlässigen (O'Tooleet al. 2005a).

Abbildung 5.4: Radialges
hwindigkeitskurve von Balloon 090100001 (Telting et al. 2008).Die Form der pulsationsbedingten Variation ist ni
ht von einer begleiterinduzierten zuunters
heiden. Die Periode beträgt P = 356.2 s.Es bestehen zwei Mögli
hkeiten zwis
hen beiden Ursa
hen zu unters
heiden.Während die Perioden von Begleitern zeitli
h konstant sind, tri�t dies auf Pulsationen(im Allgemeinen) ni
ht zu. Es kommt beispielsweise zur Ausbildung von S
hwebun-gen dur
h die Überlagerung multiperiodis
her Pulsationen. Für eine Unters
heidungist eine gute zeitli
he Abde
kung über mehrere Phasen notwendig.Bei Ausdehnung und Kontraktion des Sterns kommt es zu entspre
henden S
hwankun-gen der Ober�ä
hentemperatur. Diese wirken si
h auf die Linienpro�le aus. Wird paral-lel zur Änderung der Radialges
hwindigkeit eine Variation der Temperatur festgestellt,ist dies ein Indiz für Pulsationen.
• Magnetfelder: Dur
h den Zeemane�ekt führt das Vorhandensein eines Magnetfeldszur Aufspaltung und/oder Vers
hiebung der Energieniveaus von Atomen. Entspre
hendverändert si
h die Lage der Spektrallinien. Die Ausprägung des E�ekts hängt, unter an-derem, von der Temperatur des Linienentstehungsgebietes und der Stärke des Magnet-felds ab. Eine rotationsbedingte zeitli
he Änderung des Magnetfeldes resultiert in einerentspre
henden Änderung der Linienpro�le. Dur
h vers
hiedene Geometrien (s
hieferRotator) können si
h sehr unters
hiedli
he Linienpro�le und zeitli
he Verläufe der Vari-ationen ergeben.Die Existenz von Magnetfeldern bei heiÿen Unterzwergen wurde erstmals von O'Tooleet al. (2005b) na
hgewiesen. Die gemessenen Flussdi
hten (Bmax ≈ 1.5 kG) rei
henjedo
h für die Erzeugung signi�kanter Vers
hiebungen ni
ht aus.
• Fle
ken: Fle
ken ma
hen si
h dur
h den Rossiter-M
Laughlin-E�ekt im Spektrumbemerkbar (siehe Abbildung 5.5).Dur
h die Rotation eines Sterns bewegt si
h ein Teil seiner Ober�ä
he auf den Beoba
hterzu, während ein anderer Teil si
h in entgegengesetzter Ri
htung bewegt (verglei
he
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Abbildung 5.5: Auswirkungen von Stern�e
ken. Je na
h Lage des Fle
ks auf der Ster-nober�ä
he wird rot- oder blauvers
hobenes Li
ht abgede
kt (re
hte Seite). Dies führt zueiner Verformung der Spekrallinie (linke Seite). In Extremfällen kann der E�ekt in einerVers
hiebung der Linie resultieren (Quirrenba
h 2006).Kapitel 3.1). Da der Stern in der Regel ni
ht aufgelöst werden kann, führt die resul-tierende Dopplervers
hiebung zur Verbreiterung der Spektrallinien bei glei
hbleibenderS
hwerpunktswellenlänge. Bei der Wanderung über die Sternober�ä
he de
kt ein Fle
k,je na
h Gröÿe, einen mehr oder weniger signi�kanten Teil der Ober�ä
he ab, so dass eszu einer e�ektiven Vers
hiebung der Linien kommt. Die zeitli
he Variation des Signalsaufgrund der Bewegung des Fle
ks kann als, dur
h einen Begleiter verursa
hte, Radi-alges
hwindigkeitsamplitude fehlinterpretiert werden.Stern�e
ken sind typis
he Ers
heinungen bei konvektiven Sternhüllen. Daneben wirddas Fle
kenaufkommen von stellaren Magnetfeldern bestimmt. Da heiÿe Unterzwergeradiative Hüllen und vermutli
h s
hwa
he Magnetfelder (siehe oben) besitzen, kann derEin�uss von Fle
ken als gering einges
hätzt werden.
• Rotation:Wie in Kapitel 3.1 angespro
hen führt die Rotation eines Sterns zur Dopp-lerverbreiterung der Spektrallinien. In Extremfällen kann das Linienpro�l derart ver-formt sein, dass genaue Messungen der Radialges
hwindigkeit ni
ht mögli
h sind. ImAllgemeinen sollte dieser E�ekt bei heiÿen Unterzwergen aufgrund der geringen Ro-tationsges
hwindigkeiten (P < 10 km s−1) (Geier, in Vorbereitung) verna
hlässigbarsein.Eine weitere Quelle für Fehler stellt der Verlauf der Untersu
hung dar.
• Ruhewellenlänge: Die verwendeten Ruhewellenlängen sind in der Regel mit einerGenauigkeit von drei Dezimalen angegeben. Bei der Linienliste für sdOs beträgt dieGenauigkeit zwei Dezimalen. Dies erlaubt einen maximalen Fehler von 0.0005Å bezieh-ungsweise 0.005Å. Na
h der Formel für den Dopplere�ekt ergibt das einen wellenlän-genabhängigen Fehler. Bei den verwendeten FEROS-Spektren beträgt der resultierendeFehler zwis
hen 0.02 und 0.04 km s−1 (0.23 und 0.42 km s−1 für sdOs).



46 5.5 Fehlerbestimmung
• Datenreduktion: Ungenaue Referenzlinien der Kalibrationslampe können zu Fehlernbei Radialges
hwindigkeitsmessungen führen. Eine weitere Fehlerquelle stellt die Bes-timmung der Dispersionsrelation dar.In Kapitel 4.1 wurde auf die Anforderungen an eine Verglei
hslampe eingegangen. ImFall von FEROS werden die Eigens
haften der Lampe im Rahmen des �FEROS 
alibra-tion plan� regelmäÿig überprüft. Glei
hes gilt für die Dispersionsrelation. Der Beitragdieser Fehlerquelle sollte daher verna
hlässigbar sein. Glei
hwohl wurde die Kalibrationeiner Prüfung unterzogen (siehe Kapitel 5.5.1).
• Messverfahren: Fehler können prinzipiell im Verlauf des Messverfahrens entstehen.Eine Abs
hätzung erfolgt in Kapitel 5.5.2. Daneben ergibt si
h eine Unsi
herheit ausder Abs
hätzung der statistis
hen Fehler der Mittelwerte (verglei
he Kapitel 6.3). EineÜberprüfung der hierfür angenommenen Normalverteilung ist im Prinzip dur
h eineVergröÿerung der Anzahl der Messungen mögli
h. In der Praxis entspri
ht diese jedo
hder Anzahl der verfügbaren Linien pro Spektrum, auf wel
he der Untersu
hende keinenEin�uss hat.
• Interpretation: Neben Fehlern wel
he die Datenaufnahme und -verarbeitung betre-�en, existieren au
h jene, die bei der Interpretation der Ergebnisse zum Tragen kom-men. In die Auswertung �ieÿen einige Annahmen ein, deren Zulässigkeit ni
ht mitletzter Si
herheit gegeben ist. Beispiele sind die kanonis
he Masse der Subdwarfs oderdie Kreisförmigkeit der Bahnen eventueller Begleiter.5.5 Fehlerbestimmung5.5.1 Test der WellenlängenkalibrationEin wi
htiges Anliegen der vorliegenden Arbeit war die Si
herstellung hö
hstmögli
herGenauigkeit der dur
hgeführten Untersu
hung. Bei präzisen Radialges
hwindigkeitsmess-ungen kommt, neben der Genauigkeit der Ruhewellenlängen, der Qualität der Wellenlän-genkalibration erhebli
he Bedeutung zu. Im Allgemeinen sollte diese dur
h die Stabilitätdes Instruments selbst, sowie die Verwendung der entspre
henden Reduktionspipeline aus-rei
hend gegeben sein. Dies wurde auf zwei Arten überprüft.Eine inkorrekte Kalibration der Wellenlänge würde zuwellenlängenabhängigen Trendsbei der Abwei
hung der Messwerte vom Mittelwert führen. Ein entspre
hender Zusam-menhang konnte ni
ht festgestellt werden (siehe Abbildung 5.6).Beim Dur
hlaufen der Erdatmosphäre wird das Spektrum eines Sterns dur
h sogenanntetelluris
he Linien kontaminiert. Dieses telluris
he Spektrum enthält eine Vielzahl vonAbsorptions- und Emissionslinien unters
hiedli
her Atome und Moleküle (hauptsä
hli
hWasser). Beispiele sind in Abbildung 5.3 gezeigt. In der Regel ist die Aufprägung der Lin-ien unerwüns
ht, da sie das Sternspektrum maskieren. Dur
h Subtraktion des Himmelsh-intergrundes im Verlauf der Datenreduktion wird versu
ht den Ein�uss der Atmosphärena
h Mögli
hkeit zu korrigieren.Neben der Störwirkung besitzen atmosphäris
he Linien jedo
h au
h Eigens
haften, die siefür genaue Radialges
hwindigkeitsmessungen interessant ma
hen. Aufgrund ihrer Entste-hung in der Erdatmosphäre haben die Linien relativ zum Beoba
hter vers
hwindend
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λ [Å]Abbildung 5.6: Am Beispiel einer Radialges
hwindigkeitsmessung von CPD 64◦ 481 wirddie Streuung der Messpunkte (rote Kreuze mit Fehlerbalken) der Spektrallinien um denMittelwert (s
hwarze Linien) dargestellt. Als Fehlermaÿ der Einzelmessungen wurde dieStandardabwei
hung verwendet. Blaue Linien begrenzen den 1σ-Unsi
herheitsberei
h desMittelwertes wel
her dur
h den Standardfehler festgelegt ist (verglei
he hierzu Kapitel6.3).geringe Radialges
hwindigkeiten. Die maximalen Windges
hwindigkeiten auf der Erde(beispielsweise im Jetstream) liegen bei ∼ 500 kmh−1 = 0.14 km s−1. Die verglei
hsweiseniedrige Temperatur der Atmosphäre ist für eine geringe thermis
he Verbreiterung ver-antwortli
h. Als Radialges
hwindigkeitsstandard bieten sie daher ein hervorragendes In-strument zur Überprüfung der Kalibration der Spektren sowie der Stabilität des Spektro-grafen.Im Zuge unserer Untersu
hung wurde eine Auswahl von Linien mit unters
hiedli
henEntstehungsme
hanismen verwendet.
• Absorptionslinien des Wassers: Wasserdampf ist ein wi
htiger Bestandteil der Er-datmosphäre und für eine Vielzahl meteorologis
her E�ekte verantwortli
h. Der Auf-bau des Wassermoleküls erlaubt mehrere Rotations- und S
hwingungsfreiheitsgrade,die dur
h Photonen angeregt werden können. Dies führt zu Absorption im Sternspek-trum. Die dabei auftretenden Energien sind im Verglei
h zu atomaren Anregungen ehergering, so dass vor allem der rote und infrarote Berei
h des Spektrums betro�en ist(Lundstrom et al. 1991). Die verwendeten Linien können der Tabelle im Anhang ent-nommen werden. Die Intensität der Linien variiert stark von Spektrum zu Spektrum,da sie von der Luftfeu
htigkeit zum Zeitpunkt der Aufnahme abhängt. Theoretis
h sindS
hwankungen auf einer Skala von Stunden zu erwarten. In der Regel waren die Linien



48 5.5 Fehlerbestimmungsehr s
hwa
h ausgeprägt, was in der Ata
amawüste, einem der tro
kensten Orte derWelt, zu erwarten war.
• Emissionslinien des Na
htglühens: Die Begri�e Na
ht- oder Himmelsglühen beze-i
hnen Li
htemissionen der Erdatmosphäre, die ihren Ursprung in einer Höhe von 50bis 300 km (entspri
ht Meso- und Thermosphäre) haben. Eine Abgrenzung besteht zurGeokorona (Exosphäre), wel
he si
h an die Thermosphäre ans
hlieÿt und deren Spek-trum vor allem dur
h Emissionen der Lymanserie gekennzei
hnet ist. Zur Enstehungdes Na
htglühens tragen sehr unters
hiedli
he Prozesse wie atomare beziehungsweisemolekulare Übergänge, Rekombination und Chemoluminiszenz bei.Eine der wi
htigsten Quellen ist das sogenannte Meinel-Band. In der Mesosphäre(entspri
ht ungefähr einer Höhe von 50 bis 80 km) kommt es zur Dissoziation vonOzon dur
h ho
henergetis
he Strahlung unter Bildung von Hydroxylradikalen. Analogzu Wassermolekülen können die entstehenden Radikale in Rotationen beziehungsweiseS
hwingungen versetzt werden. Im Unters
hied zu Wasser erfolgt in diesem Fall die An-regung dur
h Sonnenstrahlung beziehungsweise thermis
h, so dass si
h die Übergängedur
h Emission bemerkbar ma
hen. Diese Linien wurden erstmals von Meinel (1950a,b)beoba
htet. Die Intensität ist ho
h und relativ konstant.Da Sti
ksto� und Sauersto� die Hauptbestandteile der Atmosphäre bilden, sind (neu-trale) Atomlinien beziehungsweise Moleküllinien dieser Elemente vetreten. Danebenbeinhaltet das Spektrum eine Vielzahl s
harferMetalllinien (Slanger et al. 2000). EinBeispiel sind Linien des neutralen Natriums, die ihren Ursprung in einer mesosphäris
henNatriums
hi
ht haben, wel
he dur
h das Verglühen von Meteoriten entsteht.Je na
h Lage spielen au
h künstli
he Quellen eine Rolle. Zivilisatoris
he Li
hte-missionen beinhalten beispielsweise Linien des neutralen Que
ksilbers. Die emittiertenLinien sind aufgrund des (im Verglei
h zu höheren S
hi
hten) hohen Luftdru
ks be-ziehungsweise des Überdru
ks innerhalb der Lampe verbreitert. (Osterbro
k & Martel1992; Osterbro
k et al. 1996).Linien des natürli
hen Na
htglühens erwiesen si
h als am besten beoba
htbar. Kün-stli
he Beiträge waren vers
hwindend gering.In ihrer Gesamtheit de
ken die oben erwähnten Linien den kompletten Wellenlängenbere-i
h von FEROS-Spektren ab, was eine aussagekräftige Überprüfung der Wellenlängenkali-bration erlaubt (Liste siehe Anhang). Zu bea
hten ist, dass FEROS-Spektren baryzen-tris
h korrigiert vorliegen. Atmosphäris
he Linien, die ursprüngli
h keine Radialges
hwin-digkeit relativ zum Beoba
hter aufweisen, werden dadur
h gegenüber ihren Ruhewellen-längen vers
hoben. Für eine erfolgrei
he Kalibrationmüssen die gemessenen Ges
hwindigkeit-en daher mit der angewandten Korrektur vergli
hen werden. Der Wert der Korrekturkann, unter Eingabe des Messzeitpunktes und -ortes sowie der Objektkoordinaten, mitdem MIDAS-Paket bere
hnet werden (Befehl COMPUTE/BARYCORR).Die Messung der Radialges
hwindigkeiten erfolgte, analog zur Messung der Metalllinien,zunä
hst mit SPAS und ans
hlieÿend, soweit mögli
h, mit FITSB2. Es zeigten si
h S
hwie-rigkeiten bei der Näherung sehr intensiver s
harfer Emissionslinien mit FITSB2. Wasser-damp�inien waren im Allgemeinen selten vertreten beziehungsweise s
hwa
h ausgeprägt.Als am besten geeignet erwiesen si
h Linien des Na
htglühens.Der Verglei
h zwis
hen bere
hneten und gemessenen Werten ergab nur minimale Abwe-i
hungen in der Gröÿenordnung von 0.1 km s−1. Die Qualität der automatis
henWellenlän-genkalibration galt damit als überprüft und geeignet für die angestrebte Genauigkeit derMessung. Auf eine manuelle Wiederholung der Reduktion wurde verzi
htet. Korrekturen



5 Untersu
hung 49der Messergebnisse waren ni
ht notwendig. Die Messwerte können im Anhang eingesehenwerden.
5.5.2 Test anhand synthetis
her SpektrenDie von substellaren Begleitern verursa
hten Radialges
hwindigkeitsamplituden sind sehrklein. Für unsere Untersu
hung war daher die Abs
hätzung der errei
hbaren Genauigkeitvon essentiellem Interesse. Eine Mögli
hkeit die theoretis
hen Grenzen des Verfahrens zubestimmen bot die Vermessung eines synthetis
hen Spektrums (siehe Abbildungen 5.7,5.8 und 5.9). Dur
h diese Vorgehensweise konnten Ein�üsse von Datenaufnahme und -reduktion sowie von fehlerhaften Ruhewellenlängen eliminiert werden. Das Testspektrumwurde unter Verwendung der in Kapitel 5.3 erwähnten Linien synthetisiert (Geier, priv.Mtlg). Als Temperatur wurde T = 30 000K angenommen. Intrinsis
hes Raus
hen wurdedur
h Poisson-Raus
hen mit einem S/N = 1000 simuliert. Die Qualität stellt somit einenIdealfall dar.Die Radialges
hwindigkeitsmessung wurde entspre
hend Kapitel 5.3 dur
hgeführt.
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he Na
hbeoba
htung ausgewählter Objekte5.6 Spektroskopis
he Na
hbeoba
htung ausgewählter Ob-jekteHinsi
htli
h ihrer Koordinaten geeignete Objekte mit signi�kanter Radialges
hwindig-keitsvariation wurden für Na
hbeoba
htungen ausgewählt. Diese fanden am AAO (CY-CLOPS) (Geier, priv. Mtlg.) beziehungsweise in La Silla (FEROS) statt. Insbesondere beider Beoba
htung mit CYCLOPS wurden lange Messreihen für einzelne Sterne dur
hge-führt, was für eine gute Phasenabde
kung und den Auss
hluss von Pulsationen von Bedeu-tung ist. Die Phasenabde
kung der FEROS-Beoba
htung wurde dur
h gezielte Auswahlder Messzeitpunkte optimiert. Die Beoba
htung mit dem CYCLOPS-Instrument war dieerste ihrer Art. Das Gerät befand si
h zu diesem Zeitpunkt in einer experimentellen Phase.Die Auswertung der gewonnenen Daten dauert zum Zeitpunkt der Abfassung der vor-liegenden Arbeit an. Ein Teil der FEROS-Daten ist bereits in die Untersu
hung einge-�ossen. Ihre Verwendung wurde dur
h die automatis
he Reduktion vereinfa
ht. Im Fallvon CYCLOPS ist die Reduktion, bedingt dur
h das Fehlen von Erfahrungswerten, erhe-bli
h s
hwieriger und zeitaufwändiger. Dur
h die kommende Einbindung der CYCLOPS-Daten wird der Datensatz, wel
her der Untersu
hung zugrunde liegt, ents
heidend erweit-ert. Mit rund 190 weiteren Spektren wird die Basis damit fast verdoppelt.
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6 Ergebnisse 536 ErgebnisseIm folgenden Kapitel werden die Ergebnisse der Untersu
hung präsentiert. Die Abs
hnitte6.1, 6.2 und 6.3 fassen die gewonnenen Erkenntnisse für die, in Kapitel 5.1 de�nierten,Untergruppen der Sternauswahl zusammen.Abs
hnitt 6.4 stellt im Verlauf der Untersu
hung gefundene beziehungsweise bestätigteKandidaten für massearme Begleiter heiÿer Unterzwerge vor. Eine Diskussion der Ergeb-nisse �ndet in Kapitel 7 statt. Eine Zusammenfassung der Messreihen ist im Anhang zu�nden.6.1 Subdwarf O-SterneBei den untersu
hten sdOs konnte keine signi�kante zeitli
he Variation der Radialge-s
hwindigkeit festgestellt werden. Au�ällig ist die starke Streuung der Radialges
hwin-digkeitswerte der einzelnen Linien um den Mittelwert. Während diese Streuung bei denuntersu
hten sdBs in der Regel wenige km s−1 ni
ht überstieg, wurden bei sdOs Werte vonweit über 10 km s−1 gemessen (siehe Abbildung 6.1). Eine Diskussion mögli
her Ursa
henfolgt in Kapitel 7.2.
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Mittelwert 3Abbildung 6.1: Die gezeigte Streuung der einzelnen Messungen innerhalb eines Spektrumsist beispielhaft für die Klasse der sdOs. Mittelwerte der einzelnen Spektren sind dur
hwaagere
hte Linien markiert. Gut zu erkennen ist die teilweise Gruppierung der Messwerteeiner Linie für unters
hiedli
he Spektren. Dies weist auf ein Problem der Ruhewellenlängenhin.



54 6.2 Subdwarf B-Sterne mit HauptreihenbegleiternTabelle 6.1: Übersi
ht über sdBs ohne bekannte Begleiter mit unzurei
hender Datenqual-ität. Teilweise waren Messungen mit Balmer- und Heliumlinien mögli
h. Diese �ossenjedo
h ni
ht in die Untersu
hung ein.Name Anz. Spek.EC 21494-7018 2EC 22081-1916 2PG 1352-022 5PG 1505+074 5UVO 0653-23 26.2 Subdwarf B-Sterne mit HauptreihenbegleiternBei der Messung der Radialges
hwindigkeit unter Verwendung von typis
hen Metallliniendes Unterzwergs wurde eine starke Streuung der Werte innerhalb eines Spektrums fest-gestellt. Im Falle von EC 01077-1423 betrug die maximale S
hwankung beispielsweise
∼ 150 km s−1. Dieses Verhalten lässt si
h dur
h die Überlagerung von Linien des Un-terzwergs mit jenen des Hauptreihensterns und den daraus resultierenden Fehlidenti�ka-tionen erklären. Unter Umständen lieÿe si
h an dieser Stelle unter Verwendung einersorgfältig ausgewählten Linienliste des Hauptreihenbegleiters die Anzahl der Fehlbestim-mungen verringern. Eine weitere Mögli
hkeit bestünde in der Subtraktion eines synthetis-
hen Spektrums um den Beitrag einer der Komponenten zu entfernen. Bei vier von fünfObjekten wurde kein signi�kanter Radialges
hwindigkeitsunters
hied gemessen. Es han-delt si
h, aller Wahrs
heinli
hkeit na
h, um tatsä
hli
he Doppelsternsysteme mit einergemeinsamen S
hwerpunktsbewegung.In einem Fall (TONS401) betrug der Unters
hied 21.5 km s−1. Eine signi�kante Änderungder Radialges
hwindigkeiten wurde ni
ht beoba
htet. Es lagen vier Spektren vor, die je-do
h nur einen relativ kurzen Zeitraum von vier Tagen abde
ken. Daher kann, auf derGrundlage dieser Daten, ni
ht mit Si
herheit zwis
hen einem projizierten Doppelsternund einem engen Begleiter unters
hieden werden. Die Aufnahme weiterer Spektren kannhier Klarheit s
ha�en.6.3 �Einzelne� Subdwarf B-SterneDie 34 untersu
hten sdBs lassen si
h entspre
hend den gewonnenen Informationen in dreiGruppen einteilen (siehe au
h Tabellen 6.2und 6.1).
• Geringe Qualität der Spektren: In fünf Fällen war eine Untersu
hung der Ra-dialges
hwindigkeiten mit der in Kapitel 5.3 erläuterten Methode ni
ht mögli
h, dadie Qualität der Linien keinen zufriedenstellenden Fit zulieÿ. Die Ursa
he lag in demniedrigen Verhältnis des Signals zum Raus
hen (S/N). Bei den Sternen dieser Gruppelässt si
h über die Existenz eines Begleiters keine Aussage tre�en. Daher wurden sieauf dem Sample entfernt und fanden bei der Bere
hnung des Doppelsternanteils keineBerü
ksi
htigung.
• Objekte ohne Radialges
hwindigkeitsvariation: Bei einem groÿen Anteil der un-tersu
hten sdBs konnte, von dem vorhandenen Datensatz ausgehend, keine signi�kante



6 Ergebnisse 55zeitli
he Variation der Radialges
hwindigkeit festgestellt werden. Als signi�kant wurdeein Ergebnis eingestuft wenn die maximale (mit SPAS gemessene) Ges
hwindigkeit-sänderung ∆Vradmax das Doppelte des Fehlermaÿes F der Messreihe überstieg (sieheAbbildung 6.2). Es standen Vielfa
he des Standardfehlers σn (siehe unten) der SPAS-Messungen und, falls vorhanden, der �traditionelle� Fehler von FITSB2 (siehe Kapitel5.2) zur Auswahl. Der genaue Prozentsatz dieser Gruppe hängt daher stark von demverwendeten Fehler ab (verglei
he Kapitel 6.3).
∆Vradmax > 2F (6.1)
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Abbildung 6.2: Radialges
hwindigkeitsmittelwerte für vier Spektren des Sterns HD4539.Wie in der Legende erläutert wurden unters
hiedli
he Vielfa
he des Standardfehlers σnverwendet. Das Beispiel zeigt ans
hauli
h die Abhängigkeit der Signi�kanz der Variation(na
h Glei
hung 6.1) von dem angenommenen Fehler. Während die Signi�kanz für 1σnund 2σn gegeben ist, wird sie für 3σn ni
ht errei
ht.
• Objekte mit signi�kanter Variation: Eine ents
heidende Rolle bei der Unter-su
hung spielte das Urteil über die Signi�kanz der festgestellten Variation. Wie obenerwähnt, wurde eine S
hwankung bei Übers
hreiten des doppelten Fehlers als e
ht ange-sehen. Damit kommt der De�nition des Fehlers erhebli
he Bedeutung zu.Im Falle einer Normalverteilung wird eine gauÿförmige Streuung der Messwerte umeinen Mittelwert µ erwartet.

f(x) =
1

σ
√
2π

e
−(x−µ)2

2σ2 (6.2)
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Tabelle 6.2: Übersi
ht über sdBs ohne bekannte Begleiter mit ausrei
hender Datenqual-ität. Name Anz.Spek. ntyp ∆Vmax[km s−1] σ̄[km s−1] σnmax[km s−1]CD-3515910 2 20 0.17 1.11 0.3EC 00042m2737 2 3 0.08 1.21 0.72EC-01120-5259 2 20 0.23 1.23 0.28EC 02542-3019 2 7 0.35 2.68 1.11EC 03408-1315 3 4 1.35 1.18 0.59EC 03591-3232 2 50 0.53 1.19 0.17EC 11349-2753 5 21 1.04 0.95 0.23EC 13506-3137 2 3 5.64 1.52 1EC 14345-1729 4 30 1.1 1.3 0.48EC 15103-1557 5 3 2.6 1.58 1.47EC 20106-5248 4 17 12.43 1.61 0.48EC 20229-3716 3 42 0.41 0.79 0.14EC 21043-4017 2 6 0.5 1.3 0.60FEIGE 38 5 35 0.21 0.93 0.18HD 205805 7 50 0.71 1 0.22HD 4539 4 40 0.64 0.91 0.15HE 0151-3919 4 5 1.29 1.65 1.11JL 36 15 10 5.38 1.96 0.59PG 0342+026 4 35 1.06 0.94 0.18PG 1432+004 5 30 0.32 1.11 0.25PG 2151+100 4 5 2.08 1.36 0.71PG 2349+002 2 4 0.12 1.15 0.92PHL 334 4 5 0.84 1.08 0.51PHL 44 5 20 3.16 1.76 0.77UVO 0512-08 2 12 0.03 1.30 0.36



6 Ergebnisse 57Ohne nähere Kenntnis der jeweiligen Fehler gilt die Standardabwei
hung σ als Fehler-maÿ der Einzelmessungen. Die Unsi
herheit des Mittelwertes ist dur
h den sogenanntenStandardfehler bestimmt.
σn =

σ√
n

(6.3)Auf diese Weise geht eine Vergröÿerung der Anzahl der Messungen n mit einer erhöhtenSi
herheit bei der Festlegung des Mittelwertes einher.Mangels genauerer Informationen wurde bei der Messung der Radialges
hwindigkeit-en eine normalverteilte Streuung angenommen. Die (im statistis
hen Sinne) relativniedrige Anzahl der Messpunkte (nmax = 50) erlaubte keine zuverlässige Überprüfungdieser Hypothese. Dies stellt eine S
hwa
hstelle des Verfahrens dar.Der für die SPAS-Messreihen ermittelte Standardfehler lieferte in der Regel sehr niedrigeWerte von∼ 0.1 km s−1. Diese stimmten gut mit den Fehlerwerten der FITSB2-Messungenüberein. Beide Verfahren zeigten au
h hinsi
htli
h der Messwerte eine groÿe Konsistenz.Für die Interpretation der Ergebnisse ist die Frage na
h der Vertrauenswürdigkeit derFehlergrenzen ents
heidend. Die Anzahl von Fehldetektionen kann dur
h künstli
heVergröÿerung des Fehlers verringert werden. Allerdings ist damit au
h die Gefahr, tat-sä
hli
he Variationen zu übersehen, verbunden. Die De�nition eines plausiblen Fehlershat erhebli
he Konsequenzen für den ermittelten Anteil variabler Sterne. Der E�ektwird im folgenden verans
hauli
ht (siehe Tabelle 6.3).Tabelle 6.3: Anzahl der variablen Sterne (innerhalb der sdBs ohne bekannte Variabilität)und ihr Anteil an der Gesamtauswahl in Abhängigkeit von dem angenommenen Fehler.Anzahl variabler Anteil variablerFehlermaÿ F Sterne Sterne
1σ 13 52%
2σ 7 28%
3σ 2 8%Um die, für eine Bestimmung der Bahnparameter notwendige, Phasenabde
kung zu er-rei
hen wurden einige Vertreter der variablen Gruppe (für ein Beispiel siehe Abbildung6.3) für Na
hbeoba
htungen mit FEROS beziehungsweise CYCLOPS ausgewählt. DieAuswertung der Daten dauert zum Zeitpunkt der Erstellung dieser Arbeit an. EinigeZwis
henergebnisse werden in Kapitel 6.4 vorgestellt.6.4 Systeme mit massearmen BegleiternIn der Gruppe der Subdwarf B-Sterne mit bekannter Variabilität der Radialges
hwindig-keit konnte in einem Fall ein substellarer Begleiter bestätigt werden. Bei zwei weiteren Ob-jekten ermögli
hte die Aufnahme neuer Spektren die Entde
kung neuer Kandidaten. DieBestimmung der Bahnelemente sowie der Mindestmasse des Begleiters konnte dur
hge-führt werden. Zu diesem Zwe
k wurde dur
h den zeitli
hen Verlauf der Messpunkte eineSinusfunktion gelegt. Dies impliziert die Annahme zirkularer Orbits. Für die Masse desUnterzwergs wurde der kanonis
he Wert von MsdB = 0.47M⊙ verwendet. Die Anpassung
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λ [Å]Abbildung 6.3: Einige der untersu
hten sdB-Sterne zei
hneten si
h dur
h eine sehr ein-deutige Signi�kanz der Radialges
hwindigkeitss
hwankungen aus. Als Beispiel sind dieMesswerte zweier Spektren von EC20106-5248 dargestellt. Die Standardabwei
hung ein-er Messreihe diente als Fehlermaÿ der Einzelmessungen. Die entspre
henden Mittelwertesind dur
h breite waagere
hte Linien in der zugehörigen Farbe markiert. S
hmale Linienmarkieren die Unsi
herheit der Mittelwerte, wel
he dur
h den Standardfehler σn de�niertsind.
der Parameter erfolgte dur
h einen Algorithmus zur Minimierung des χ2-Wertes (dur
hge-führt von Geier, priv. Mtlg.).Die ermittelten Parameter der Begleiter sind in den zugehörigen Tabellen (6.4, 6.5, 6.6)zusammengefasst. Für die Kandidaten für Braune Zwerge sind neben der Minimalmasse(M sin i) au
h die Werte für i = 60◦ aufgeführt. Die Wahrs
heinli
hkeit für eine Inkli-nation im Berei
h 60◦ < i < 90◦ liegt bei 50%. Darüber hinaus enthalten die TabellenAngaben zur Wahrs
heinli
hkeit, dass es si
h bei den Objekten tatsä
hli
h um Braune Zw-erge handelt. Zur Bere
hnung wurde Glei
hung 3.17 verwendet. Daneben werden au
h dieermittelte Radialges
hwindigkeitskurve und die − log10 χ

2-Verteilung dargestellt. In derletzteren Auftragung signalisiert ein dominierender s
harfer Peak eine hohe Wahrs
hein-li
hkeit der zugehörigen Periode. Den gra�s
hen Darstellungen der Radialges
hwindigkeit-skurven sind Auftragungen der Residuen angefügt. Niedrige Residuenwerte und eine �a
hezeitli
he Verteilung spre
hen für eine gute Lösung, während Trends im Residuenverlaufauf ni
ht berü
ksi
htigte Variationen hinweisen.



6 Ergebnisse 596.4.1 Albus 1Ursprüngli
h als Weiÿer Zwerg eingestuft, wurde Albus 1 von Vennes et al. (2007) alsheliumrei
her sdB klassi�ziert. Eine zeitli
he Änderung der Radialges
hwindigkeit wurde2007 von Geier (priv. Mtlg.) anhand von Spektren mittlerer Au�ösung, aufgenommen mitdem ESO Multi Mode Instrument (EMMI) am New Te
hnology Teles
ope (NTT) in LaSilla, festgestellt.Die Aufnahme und Untersu
hung von se
hs ho
haufgelösten FEROS-Spektren erlaubteeine genaue Parameterbestimmung. Diese erfolgte wie eingangs bes
hrieben. Der Fit derRadialges
hwindigkeitskurve ist in Abbildung 6.4 dargestellt, Abbildung 6.5 zeigt die
− log10 χ

2-Verteilung.

Abbildung 6.4: Der obere Abbildungsteil zeigt die Radialges
hwindigkeitswerte von Al-bus 1. Die Zeita
hse ist mit der wahrs
heinli
hsten Periode gefaltet. Die Anpassung deszeitli
hen Verlaufs erfolgt dur
h eine Sinuskurve.Die ermittelten Parameter lassen auf einen verglei
hsweise massearmen Begleiter s
hlieÿen.Es kommen ein später Hauptreihenstern oder ein Weiÿer Zwerg in Frage. Eine Unter-su
hung der Li
htkurve könnte genauere Aussagen erlauben.
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Abbildung 6.5: − log10 χ
2-Diagramm von Albus 1. Hohe Peaks entspre
hen groÿerWahrs
heinli
hkeit der zugehörigen Periode.6.4.2 CPD-64◦ 481Die Variabilität von CPD-64◦ 48 wurde bereits von Edelmann et al. (2005) festgestellt. An-ders als im Falle von PHL457 konnten au
h Begleitermasse und Bahnelemente bestimmtwerden. Für ihre Messungen verwendeten Edelmann et al. (2005) FEROS-Spektren. Ra-dialges
hwindigkeitswerte wurden anhand von Helium- und Metalllinien bestimmt.Damit hat das Verfahren groÿe Ähnli
hkeiten zu dem in Kapitel 5.3 bes
hriebenen. Haup-tunters
hied ist die gröÿere Anzahl der einbezogenen Metalllinien in der vorliegenden Ar-beit. Die vorhandenen Spektren wurden erneut vermessen. Die Ergebnisse konnten mitguter Übereinstimmung reproduziert und die Genauigkeit erhöht werden.Tabelle 6.4: Ermittelte Parameter des Begleiters von Albus 1Periode P [d℄ 2.30± 0.05

Vrad-Semiamplitude K [km s−1℄ 44.3± 0.4Systemges
hwindigkeit γ [km s−1℄ −7.6± 0.7Massenfunktion f(M) [M⊙℄ 0.0207±−0.0006Masse M sin i [M⊙℄ 0.21
M sin 60◦ [M⊙℄ 0.24
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Tabelle 6.5: Ermittelte Parameter des Begleiters von CPD-64◦ 481. Zum Verglei
h dieWerte von Edelmann et al. (2005). Erläuterungen siehe Kapitel 6.4.Geier EdelmannPeriode P [d℄ 0.27726± 0.00001 0.2772± 0.5

Vrad-Semiamplitude K [km s−1℄ 23.85± 0.05 23.8± 0.4Systemges
hwindigkeit γ [km s−1℄ 93.53± 0.04 94.1± 0.3Massenfunktion f(M) [MJupiter℄ 0.40818± 0.00002Masse M sin i [M⊙℄ 0.05 0.05
M sin 60◦ [M⊙℄ 0.06 0.06Wahrs
heinli
hkeit PBZ [%℄ 79

Abbildung 6.6: Im oberen Teil der Abbildung ist die sinusförmige Radialges
hwindigkeit-skurve von CPD-64◦ 481 zu sehen. Die Zeitpunkte der Messungen wurden mit der er-mittelten Periode gefaltet. Messwerte sind als Re
hte
ke mit (sehr kleinen) Fehlerbalkendargestellt. Der untere Abbildungsabs
hnitt zeigt die Residuenverteilung.Wie in Abbildung 6.6 gezeigt, ergibt si
h eine hervorragende Übereinstimmung zwis
hengemessenen Werten und angepasster Sinuskurve. Die Dominanz des entspre
henden Peaksim − log10 χ
2-Diagramm unterstrei
ht die Signi�kanz der gefundenen Lösung (siehe Ab-
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Abbildung 6.7: Abgebildet ist die − log10 χ
2-Verteilung für Radialges
hwindigkeits�ts vonCPD-64◦ 481 mit unters
hiedli
her Periode. Die waagere
hten Linien markieren die Lagender 1σ- (gepunktet), 3σ- (gestri
helt) und 6σ-Grenze (rot).bildung 6.7).Eine von Koen (priv. Mtlg.) aufgenommene Li
htkurve (siehe Abbildung 6.8) zeigt deut-li
he Helligkeitss
hwankungen mit einer Amplitude von 8mmag. Die Periode der Variationstimmt hervorragend mit der des substellaren Begleiters überein, was auf einen Re�exion-se�ekt hindeutet. Verbunden mit der verglei
hsweise langen Periode können damit Pul-sationen als Quelle der Variabilität mit groÿer Wahrs
heinli
hkeit ausges
hlossen werden.Künftige Untersu
hungen des Re�exionse�ekts in unters
hiedli
hen Farbbändern werdendie Eins
hränkung der Inklination und damit eine genauere Bestimmung der Begleiter-masse erlauben (siehe zum Beispiel Heber et al. (2004)).6.4.3 PHL457PHL457 ist (entgegen der SIMBAD-Klassi�kation als Weiÿer Zwerg) ein heiÿer Unterzw-erg der Spektralklasse B mit einer s
heinbaren visuellen Helligkit von mV = 12.95mag.Eine Variation der Radialges
hwindigkeit von PHL457 war aus der Literatur bekannt,ni
ht jedo
h die genaue Periode des Orbits (Edelmann et al. 2005). Als obere Grenzewurde P = 3d angegeben. Eine Bestimmung der Begleitermasse war ausgehend von denvorhandenen Daten (vier Messpunkte der Radialges
hwindigkeit) ni
ht mögli
h (siehe Ab-
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Abbildung 6.8: Die gezeigte Li
htkurve von CPD-64◦ 481, aufgenommen im Wellenlän-genberei
h Johnson-V, weist einen deutli
h ausgeprägten Re�exionse�ekt auf (Koen, priv.Milg.). Die Periode stimmt mit der Periode der Radialges
hwindigkeitskurve überein.bildung 6.9).Blan
hette et al. (2008) stellten in der Li
htkurve, neben Pulsationen, Hinweise auf einenRe�exionse�ekt mit einer Periodenobergrenze von P < 12 − 20 d fest. Li
htkurven vonGreen (priv. Mtlg., siehe Abbildung 6.10) zeigten ebenfalls einen s
hwa
hen Re�exionsef-fekt (P ≈ 0.03 d). Daneben barg die Flussverteilung Signaturen eines kühlen Begleiters(Morales-Rueda et al. 2003).Bei der Untersu
hung von Ar
hivspektren konnte die Variabilität bestätigt werden. Auf-grund der festgestellten Signi�kanz ging PHL457 in die Liste der Na
hbeoba
htungskan-didaten ein. Dur
h die Aufnahme neuer FEROS-Spektren konnte die Phasenabde
kungerhebli
h verbessert werden, was eine genaue Bestimmung der Bahnelemente und der Be-gleitermasse erlaubte.Zur Festlegung der Parameter wurde eine Sinusfunktion unter Minimierung von χ2 an dieMesspunkte angepasst (siehe Abbildung 6.11). Dies impliziert die Annahme kreisförmigerBahnen (siehe Kapitel 3.2). Die auf diese Weise ermittelten Werte (zusammengefasst inTabelle 6.6) weisen auf einen sehr massearmen Begleiter von PHL457 hin. Mit gröÿterWahrs
heinli
hkeit handelt es si
h bei diesem um einen Braunen Zwerg. Die gefundene Pe-riode (siehe Abbildung 6.12) stimmt hervorragend mit der von Green (priv. Mtlg.) für denRe�exionse�ekt bestimmten überein. Damit können Pulsationen als Ursa
he der Radial-ges
hwindigkeitsvariation mit groÿer Si
herheit ausges
hlossen werden. Unter Umständen
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Abbildung 6.9: Radialges
hwindigkeitskurve und − log10 χ
2-Diagramm von PHL457(Edelmann et al. 2005). Auf der Grundlage der vorhandenen Daten war die Festlegungeiner Bahnperiode ni
ht mögli
h. Diese Tatsa
he äuÿert si
h im Fehlen eines dominantenPeaks im − log10 χ

2-Diagramm.
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Abbildung 6.10: Die Abbildung zeigt einen Li
htkurvenauss
hnitt von PHL457 (Green,priv. Mtlg.). Neben Pulsationen ist ein tendenzieller Anstieg der Helligkeit zu erken-nen, wel
her auf einen mögli
hen Re�exionse�ekt, mit einer Periode weit gröÿer als derMesszeitraum, hindeutet.
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Abbildung 6.11: Der obere Abbildungsabs
hnitt zeigt die Überlagerung von Messwerten(mit Fehlerbalken) und angepasster Sinuskurve für PHL457. S
hwarze Re
hte
ke sym-bolisieren die Messung von Edelmann et al. (2005). Die neuen Daten werden dur
h roteKreise bes
hrieben. Der untere Abs
hnitt enthält die Residuen des Fits.werden künftige Untersu
hungen der Li
htkurve in der Lage sein, den Inklinationswinkeleinzus
hränken und damit die Masse und entspre
hend die Natur des Begleiters genauerzu bestimmen.



6 Ergebnisse 67

Abbildung 6.12: Das gezeigte − log10 χ
2-Diagramm von PHL457 zeigt einen prominentenPeak bei der wahrs
heinli
hsten Periode des Begleiters.

Tabelle 6.6: Ermittelte Parameter des Begleiters von PHL457. Erläuterungen siehe 6.4Periode P [d℄ 0.313± 0.005
Vrad-Semiamplitude K [km s−1℄ 12.2± 0.1Massenfunktion f(M) [MJupiter℄ 0.062± 0.002Systemges
hwindigkeit γ [km s−1℄ 20.3± 0.1Masse M sin i [MJupiter℄ 24

M sin 60◦ [MJupiter℄ 28Wahrs
heinli
hkeit PBZ [%℄ 96



68 7 Diskussion der Ergebnisse7 Diskussion der ErgebnisseEs folgt die Diskussion und Interpretation der erhaltenen Ergebnisse.
7.1 Qualität des MessverfahrensEin wi
htiges Ergebnis ist die Eignung des verwendeten Messverfahrens für präzise Mes-sungen von Radialges
hwindigkeiten. Grenzen der Genauigkeit sind, neben der festenspektralen Au�ösung, vor allem dur
h das S/N-Verhältnis gegeben, wel
hes si
h starkauf die Anzahl der verwendbaren Spektrallinien auswirkt. Dieses Verhältnis ist primärdur
h die Dauer der Beli
htung bestimmt. Kurze Beli
htungszeiten sind jedo
h, insbeson-dere bei der Verfolgung kurzperiodis
her Systeme, notwendig.Aus der Vermessung des synthetis
hen Testspektrums (siehe 5.5.2) lassen si
h, bei ide-alisiertem S/N , die systematis
hen Fehler des Messverfahrens abs
hätzen. Diese stelltensi
h als vers
hwindend klein heraus. Mit der Vorgabe von V = 0 km s−1 bei der Herstel-lung des Spektrums wurde als Ergebnis V = 0.06± 0.0007 km s−1 ermittelt.Im Fall von sdBs ohne bekannte Begleiter und unter der Voraussetzung hervorragenderDatenqualität kann damit, bei Ni
htdetektionen, die Masse eines eventuellen substellarenBegleiters sehr stark eingegrenzt werden (Erläuterung des Verfahrens siehe Kapitel 7.3).Für P = 10 d (entspri
ht der Vorhersage von Soker (1998)) besteht sogar die Mögli
hkeitBegleiter mit MBegleiter > 0.3MJupiter auszus
hlieÿen.Wi
htig für eine weitere Anwendung ist au
h die Auswahl des Programms zur Messungder Radialges
hwindigkeiten. Wie in den Kapiteln 5.3 und 5.2 erläutert, wurden fürdiesen Zwe
k SPAS und FITSB2 verwendet. Beide Programme stellen unters
hiedli
heImplementierungen des glei
hen Algorithmus dar. Der Hauptunters
hied besteht in derMögli
hkeit einer simultanen Anpassung der Parameter an mehrere Spektrallinien im Fallevon FITSB2. Dur
h diese Herangehensweise wird die Auswirkung von �Ausreiÿern� ver-ringert. Ein Na
hteil der Methode liegt in den hohen Anforderungen an die Qualität derLinien. Aus diesem Grund basiert eine FITSB2-Messung in der Regel auf einem kleinerenDatensatz als eine SPAS-Messung des selben Spektrums. Die ermittelten Werte sind meistkonsistent. Au
h die ermittelten Fehler waren beihnahe identis
h und lagen in den meistenFällen in der Gröÿenordnung von ∼ 0.1 km s−1. Auf dieser Grundlage ist dem zeitsparen-den und benutzerfreundli
heren SPAS der Vorzug zu geben.Bereits von Edelmann et al. (2005) konnten Radialges
hwindigkeitsmessungen von sdB-Sternen mit statistis
hen Ungenauigkeiten von ∼ 0.1 km s−1 erzielt werden. Überlegungenzu den Auswirkungen systematis
her und reduktionsbedingter Fehler (Kalibration) lieÿenderartige Werte jedo
h unrealistis
h ers
heinen. In der vorliegenden Arbeit wurden Maÿ-nahmen getro�en um die entspre
henden Fehler zu quanti�zieren (verglei
he hierzu Kapi-tel 5.5.1). Kalibrationsfehler wurden dur
h die Untersu
hung telluris
her Linien überprüft.Diese lagen ebenfalls in der Gröÿenordnung von ∼ 0.1 km s−1. Au
h wenn letztere Messun-gen ni
ht bei allen Objekten dur
hgeführt werden konnten und die Anzahl der geeignetentelluris
hen Linien begrenzt war, kann damit (im Falle von FEROS) die Kalibration alsQuelle gröÿerer Fehler ausges
hlossen werden.



7 Diskussion der Ergebnisse 697.2 Subdwarf O-SterneFür die Entstehung von heliumrei
hen heiÿen Unterzwergen der Spektralkasse O wirdder Merger-Kanal favorisiert (siehe Kapitel 2.3.2). Die Tatsa
he, dass in der verwendetenAuswahl keine Variationen der Radialges
hwindigkeit, also keine nahen Begleiter, gefun-den werden konnten, ist verträgli
h mit dieser Annahme. Für belastbare Aussagen istjedo
h die Untersu
hung weiterer Vertreter dieser Gruppe notwendig, da die Auswahlledigli
h aus drei Objekten bestand.Ein unerwartetes Ergebnis stellt die starke Streuung der Messwerte der einzelnen Lin-ien innerhalb eines Spektrums (∼ 10 km s−1) dar. Die Detektion einer Streuung dieserGröÿenordnung bei allen untersu
hten sdOs legt den S
hluss nahe, dass es si
h um eineweit verbreitete, typis
he Eigens
haft dieser Sternklasse handelt. Die Ursa
he liegt jedo
him Dunkeln. In der Literatur ist eine entspre
hende Beoba
htung bisher ni
ht bekan-nt. Um die Mögli
hkeit von Isotopenshifts zu untersu
hen wurden bei der Di�erenz derRadialges
hwindigkeiten ni
ht nur die Mittelwerte eines Spektrums, sondern au
h dieeinzelnen Linien betra
htet. Bei einem Stern (HD127493) konnte auf diese Weise einerelativ konstante Di�erenz festgestellt werden, was auf eine systematis
he Vers
hiebungder Ruhewellenlängen hindeutet. Für die anderen Vertreter der Auswahl konnte keinentspre
hender Zusammenhang gefunden werden. Als weitere Ursa
he kommen stellareMagnetfelder in Betra
ht. Dur
h den Zeemane�ekt können diese, neben einer Aufspal-tung (siehe Kapitel 3.1 und 5.4), au
h zu einer einseitigen Vers
hiebung der Spektrallinienführen. Diese Mögli
hkeit bietet ein interessantes Feld für weitere Untersu
hungen. UnterUmständen können aus der Stärke der Abwei
hungen und ihrem Zusammenhang mit derAtomsorte Rü
ks
hlüsse auf die Intensität des Magnetfelds des betre�enden Sterns gezo-gen werden. Au
h eine dru
kbedingte Vers
hiebung dur
h den Starke�ekt, wie sie vonBergeron et al. (2010) bei Weiÿen Zwergen beoba
htet wurde, kommt in Frage.7.3 Variabler Doppelsternanteil bei Einzel-sdBsDer gefundene Doppelsystemanteil innerhalb der untersu
hten sdB-Auswahl ohne bekan-nten Begleiter hängt stark von dem als plausibel angenommenen Fehler der Messung ab(siehe Kapitel 6.3). Die Verwendung des einfa
hen Standardfehlers 1σn liefert einen Vari-abilitätsanteil von 52%. Bedenkt man, dass es si
h um eine bereits vorselektierte Auswahlhandelt, ers
heint der Wert besonders bea
htli
h. Dieses Ergebnis ist jedo
h aufgrund dererwähnten Unsi
herheiten mit Vorsi
ht zu genieÿen. Konservativere Fehlerabs
hätzungenführen zu erhebli
h niedrigeren Werten (siehe Tabelle 6.3).Der tatsä
hli
he Anteil kann dur
haus höher sein, da die Genauigkeit in vielen Fällendur
h das ungünstige Verhältnis von Signal zu Raus
hen (S/N) begrenzt war. Unklar istjedo
h, ob es si
h bei den gefundenen Variationen tatsä
hli
h um enge massearme Begleit-er handelt. Von dem vorhandenen Datensatz ausgehend, lassen si
h massive Begleiter aufentspre
hend geneigten Umlaufbahnen, aber au
h Pulsationen, ni
ht auss
hlieÿen. WeitereUntersu
hungen, insbesondere jene der bereits vorhandenen Daten aus den Na
hbeoba
h-tungen, werden mehr Li
ht ins Dunkel bringen.Au
h Ni
ht-Detektionen enthalten wertvolle Informationen über die Eigens
haften derBegleiterpopulation. Bei Sternen ohne signi�kante Variation der Radialges
hwindigkeitlassen si
h, unter Verwendeung geeigneter Annahmen, Obergrenzen für die Massen eventuellvorhandener Begleiter ableiten (siehe 7.3). Dazu wurde zu dem maximalen gemessenen
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PhaseAbbildung 7.1: Phasenabde
kung dur
h die vorhandenen FEROS-Spektren der SubdwarfB-Sterne ohne signi�kante Variation der Radialges
hwindigkeit unter der Annahme einerPeriode von P = 10 d. Ein �∗� bezei
hnet Objekte mit Spektren deren Qualität ni
ht füreine Untersu
hung der Metalllinien ausrei
hte.Radialges
hwindigkeitsunters
hied ∆Vradmax zweier Spektren das Doppelte des Fehlerw-ertes, je na
h Messmethode der Standardfehler beziehungsweise ein Vielfa
hes oder derFehler des simultanen Fits, addiert.
∆Vradmax + 2VFehler > 2K (7.1)Sinusförmige Variationen mit geringerer Amplitude können dur
h die Messung ni
htna
hgewiesen werden (verglei
he Abbildung 7.2). Prinzipiell sind au
h Sinuskurven mitgröÿerer Amplitude weiterhin mögli
h und massivere Begleiter können ni
ht kategoris
hausges
hlossen werden. Ihre Wahrs
heinli
hkeit nimmt jedo
h mit zunehmender Phasen-abde
kung ab (für die bereits errei
hte Abde
kung siehe Abbildung 7.1). Zur Bestimmungder Phase ϕ werden die Zeitpunkte der Aufnahmen mit der gewüns
hten Periode P gefal-tet.
ϕ =

(t− t0) mod P

P
(7.2)Auf diese Weise können Vorhersagen theoretis
her Modelle überprüft werden. In dem vor-liegenden Fall wurden die Aussagen von Soker (1998) (siehe Kapitel 2.5) herangezogen.Die erhaltenen Grenzmassen sind in Abbildung 7.3 dargestellt. Diese hängen stark vondem angenommenen Fehler ab. Unter Verwendung von P = 10 d und F = 3σn können
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PhaseAbbildung 7.2: Anhand der Messwerte mehrerer Spektren von HD205805 wird das Ver-fahren zu Bestimmung der Massenobergrenzen illustriert. Der Stern zeigt keine sig-ni�kante Variation. Radialges
hwindigkeitsmesswerte sind dur
h Kreuze mit Fehlerbalkendargestellt. Als Maÿ für den Fehler wurde die Standardabwei
hung verwendet. DieZeita
hse wurde mit P = 10 d gefaltet. Einbes
hriebene Sinuskurven stellen Signale ni
htna
hweisbarer eventueller Begleiter dar.beispielsweise für 50% der Systeme ohne signi�kante Variation Begleiter mit einer Massevon M > 10MJupiter ausges
hlossen werden, was eine sehr starke Aussage darstellt. Beiweiteren 41% bildet M > 25MJupiter die obere S
hranke. Die Ergebnisse hängen emp�nd-li
h von den gema
hten Annahmen ab. Die resultierenden Anteile können mit Vorhersagenvergli
hen werden.Mit den oben genannten Ergebnissen ers
heint die von Soker (1998) vorges
hlagene We
h-selwirkung der Sternhülle mit einem substellaren Begleiter als alleiniger Entstehungskanalfür �einzelne� sdBs (je na
h angenommenem Fehler) ni
ht unwahrs
heinli
h. Danebenbesteht na
h wie vor die Mögli
hkeit, dass massearme Begleiter unentde
kt gebliebensind. Allerdings ist die Interpretation der Ergebnisse dur
h Unsi
herheiten, mit denen dieVoraussage behaftet ist, ers
hwert. Letztli
h werden von Soker (1998) keine eindeutigenWerte genannt, die direkt mit dem ermittelten Anteil der radialges
hwindigkeitsveränder-li
hen Sterne vergli
hen werden können. Zwar ist von einem Anteil von < 60% die Rede,dieser bezieht si
h jedo
h nur auf den Anteil substellarer Begleiter, die in We
hselwirkungmit dem Subdwarfvorgänger treten. Wel
her Bru
hteil dieser Begleiter den Abwurf dergemeinsamen Hülle überlebt ist ni
ht bekannt. Genauere theoretis
he Untersu
hungen desCommon-Envelope Szenarios be�nden si
h in Entwi
klung (siehe Kapitel 8) und werden
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Abbildung 7.3: Obergrenzen für M sin i eventueller Begleiter (linke Ordinate) aus deroberen S
hranke für Radialges
hwindigkeitssemiamplituden (re
hte Ordinate, bere
hnetna
h Glei
hung na
h Glei
hung 7.1) unter der Annahme einer Umlaufperiode von P =
10 d. Des weiteren wurden kreisförmige Bahnen und MsdB = 0.47M⊙ angenommen. Eswerden die erhebli
hen Auswirkungen unters
hiedli
her Fehlerannahmen (siehe Legende)auf die Grenzmassen verdeutli
ht. Am Beispiel von PHL44 oder HD4539 sind au
h dieAuswirkungen auf die Signi�kanz einer Variation, wie sie in Kapitel 6.3 de�niert wurde,zu sehen. Verglei
he hierzu au
h Abbildung 6.2.in Zukunft zuverlässige überprüfbare Vorhersagen der substellaren Begleiterpopulationmögli
h ma
hen.7.4 Doppellinige SystemeWie in Kapitel 6.2 erläutert, enthielt die untersu
hte Auswahl von Unterzwergen mitHauptreihenbegleitern in drei Fällen Hinweise auf eine gemeinsame S
hwerpunktsbewe-gung der Komponenten. Es wurden jedo
h keine signi�kanten zeitli
hen S
hwankungender Radialges
hwindigkeiten festgestellt, was auf lange Perioden und damit auf weite Sys-teme hindeutet.Als wahrs
heinli
hstes Szenario für die Entstehung von Doppelsystemen aus sdB undHauptreihenstern gilt der stabile RLOF-Kanal. Dieser prognostiziert verglei
hsweise weiteSysteme mit Perioden von P ≈ 300 d. Die mögli
he Phasenabde
kung ist in Abbildung7.4 dargestellt.Zur Überprüfung der Vorhersage wurde eine Abs
hätzung der zu erwartenden Radi-alges
hwindigkeitsamplituden dur
hgeführt. Es wurden folgende Annahmen getro�en:
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• MsdB = 0.47M⊙

• MHR = 1M⊙

• P = 300 d

• Objekte bewegen si
h auf KreisbahnenInsbesesondere die letzte Annahme ist ho
hspekulativ und muss bei weiten Systemenni
ht unbedingt erfüllt sein. Ihre Plausibilität speist si
h aus den vorangegangenen We
h-selwirkungen im Zuge der (angenommenen) RLOF-Phase, wel
he zur Zirkularisierung desOrbits führen sollte.
EC 01077-1423

EC 04170-3433

EC 05053-2806

PHL 25

TONS 401

 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1

PhaseAbbildung 7.4: Obenstehende Abbildung zeigt einen Überbli
k über die Aufnahmezeit-punkte der, zur Untersu
hung herangezogenen, Spektren. Die Zeita
hse wurde, zurVerdeutli
hung der (mögli
hen) Phasenabde
kung, mit einer Periode von P = 300 d gefal-tet.Die Annahmen liefern für die Radialges
hwindigkeitssemiamplitude K einen deutli
hhöheren Wert (K/ sin i ≈ 26 km s−1) als die Messung (P < 5 km s−1 für die gesamteAuswahl). Dies lässt auf deutli
h längere Perioden von P/ sin i ≈ 100 a und damit gröÿereEntfernungen der Komponenten s
hlieÿen. Damit kommen die untersu
hten Objekte ni
htfür eine Entstehung dur
h das RLOF-Szenario in Frage. Allerdings bildet die unbekannteInklination einen Unsi
herheitsfaktor.7.5 Kandidaten für massearme BegleiterWie in den Kapiteln 6.4.3 und 6.4.2 bes
hrieben, wurden im Zuge der dur
hgeführtenUntersu
hung zwei (mutmaÿli
he) Braune Zwerge sowie ein (massearmer) stellarer Be-gleiter neu entde
kt beziehungsweise bestätigt (wobei die unbekannte Inklination eineEins
hränkung darstellt). Dies stellt, angesi
hts der relativen Seltenheit dieser Objekte(siehe Kapitel 2.4), ein sehr bedeutendes Ergebnis dar. Einen Eindru
k dieser Seltenheitvermittelt Abbildung 7.5. Als Bindeglied zwis
hen Sternen und Planeten kommt BraunenZwergen eine groÿe Bedeutung für das Verständnis der Entwi
klung beider Populationenzu. Das angewandte Verfahren zeigte si
h als bestens geeignet für den Na
hweis derartigerBegleiter.
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Abbildung 7.5: Darstellung der �brown dwarf desert� im P -M-Diagramm der Begleitersonnenähnli
her Sterne, wel
he als Vorgänger Heiÿer Unterzwerge gelten. Der theoretis
heMassenberei
h für Braune Zwerge (de�niert dur
h die Mindestmassen für Deuterium- undWassersto�fusion, siehe Kapitel 2.4) be�ndet si
h innerhalb der gestri
helten Linien. DasRe
hte
k begrenzt den von Grether & Lineweaver (2006) näher untersu
hten Berei
h.



8 Ausbli
k 758 Ausbli
kIm vorhergehenden Kapitel wurde die Eignung des entworfenen Messverfahrens für die De-tektion substellarer Begleiter bei Heiÿen Unterzwergsternen erläutert. Diese wurde dur
hden Na
hweis dreier massearmer Objekte unter Beweis gestellt. Des Weiteren konnten(unter Einbeziehung theoretis
her Vorhersagen) genaue Massengrenzen für mögli
he ni
htdetektierte Begleiter angegeben werden. Mit der Vorgabe von Soker (1998) (P = 10 d)können beispielsweise bei 50% der Systeme ohne signi�kante Variation Begleiter mit einerMasse von M > 10MJupiter ausges
hlossen werden. Derart präzise Befunde erlauben es,Vorhersagen über die Parameter der Begleiterpopulation Heiÿer Unterzwerge zuverlässigzu testen und bilden somit einen wi
htigen Prüfstand für zukünftige theoretis
he Entwi
k-lungsmodelle.Hinzu kommt, dass dur
h Überlegungen neueren Datums die Vorhersagen des CEE-Kanalsmit substellaren Begleitern erhebli
h modi�ziert werden (Bear & Soker 2010, 2011). DieBerü
ksi
htigung von weiteren Massenverlustme
hanismen, sowohl des Sterns als au
h desPlaneten, liefert beispielsweise neue Grenzen für die minimale Masse des Begleiters sowieseine Umlaufperiode. Drei der Ansätze werden im Folgenden erläutert.Dur
h verbesserte Einbindung der Gezeitenwe
hselwirkung, wel
he der CE-Phase vor-angeht, wird die E�zienz des stellaren Massenverlustes erhöht. Dadur
h sind masseärmereObjekte in der Lage einen signi�kanten Anteil der Hülle zu entfernen und die CE-Phasezu überleben.Der vom sdB emittierte Fluss ionisierender Strahlung ist in der Lage, einen Planeten,na
h dem Abwurf der gemeinsamen Hülle, teilweise zu verdampfen. Die Masse von über-lebenden Objekten kann dadur
h erhebli
h verringert werden.Systeme mit mehr als einem substellaren Begleiter sind unter den Vorgängern von heiÿenUnterzwergen ni
ht selten. Kommt es in einem derartigen System zur Entstehung einessdB dur
h Hüllenabwurf, ist die Vorhersage der Parameter von überlebenden Begleiterns
hwierig.Für die Diskussion der Ergebnisse sind vor allem jene Modi�kationen von Bedeutung, diezu einer Verlängerung der Umlaufperiode oder zur Absenkung der Begleitermasse führen.Sobald entspre
hend präzise Prognosen vorliegen, können sie anhand des vorhandenenDatensatzes überprüft werden.Das volle Potenzial des Verfahrens ist jedo
h no
h lange ni
ht ausges
höpft. Dur
h die,mit weiteren Radialges
hwindigkeitsmessungen einhergehende, Verbesserung der Phasen-abde
kung kann die Aussagekraft des Urteils erhebli
h gesteigert werden. Ein wi
htigerS
hritt in diese Ri
htung wird dur
h die Einbindung der, bereits vorhandenen, CYCLOPS-Daten unternommen, wel
he derzeit in Arbeit ist. Daneben wurden von O'Toole weitereCYCLOPS-Spektren aufgenommen, die in Kürze zur Verfügung stehen werden.Genaue Vorhersagen aus der Theorie und die Optimierung des Testverfahrens dur
h dieAufnahme zusätzli
her Spektren können in Zukunft in der Lage sein, das Geheimnis derSubdwarfentstehung zu lüften.
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A Linienlisten 83A LinienlistenA.1 Wassersto� und HeliumTabelle A.1: Ausgangsliste Wassersto� und HeliumElement λ0 [Å℄ Element λ0 [Å℄He I 3613.64 Hα 6562.80He I 4025.61 Hβ 4861.32He I 4120.92 Hγ 4340.46He I 4120.92 Hδ 4101.73He I 4387.59 Hǫ 3970.07He I 4471.60He I 4713.28He I 4921.94He I 5015.69He I 5047.74He I 5875.83He I 6678.16He I 7065.53He I 7281.37He II 4685.80A.2 Metalle Tabelle A.2: Ausgangsliste der MetalllinienElement λ0 [Å℄ Element λ0 [Å℄ Element λ0 [Å℄AlIII 3601.630 KII 4263.447 SiIII 4813.333AlIII 3612.355 CII 4267.001 SII 4815.552CrIII 3649.777 CII 4267.261 SiIII 4828.951CoIII 3677.033 VIII 4268.183 SiIII 4829.030CoIII 3680.580 VIII 4274.417 SiIII 4829.111ZnIII 3683.387 TiIII 4281.555 ArII 4879.863NeII 3694.212 SIII 4284.979 OII 4890.858CrIII 3700.768 FeIII 4286.091 OII 4906.833NeII 3713.080 FeIII 4286.128 OII 4941.069SiIII 3796.124 FeIII 4286.164 OII 4943.003SiIII 3796.203 VIII 4294.919 NII 4994.353SiIII 3806.562 OII 4303.615 NII 4994.360SiIII 3806.700 OII 4303.833 NII 4994.370OII 3850.799 FeIII 4304.748 NII 5001.134OII 3851.033 FeIII 4304.767 NII 5001.474OII 3911.959 OII 4342.009 NII 5005.150OII 3912.107 OII 4349.426 NII 5007.328CII 3920.681 OII 4351.262 S
III 5032.072



84 A.2 MetalleElement λ0 [Å℄ Element λ0 [Å℄ Element λ0 [Å℄OII 3945.038 FeIII 4352.577 FeIII 5063.421NII 3994.997 FeIII 4371.337 SiIII 5091.250NII 4035.081 VIII 4383.391 SiIII 5091.364NII 4041.310 NeII 4391.991 SiIII 5091.455NII 4043.532 OII 4414.905 SiIII 5091.543CIII 4056.061 OII 4416.974 FeIII 5127.387PIII 4059.312 FeIII 4419.596 FeIII 5127.631OII 4060.526 OII 4452.375 CII 5132.947S
III 4061.210 MgII 4481.126 CII 5133.281OII 4069.623 MgII 4481.325 CII 5143.495OII 4069.886 AlIII 4528.945 CII 5145.165OII 4072.157 AlIII 4529.189 CII 5151.085PIII 4080.089 NII 4530.410 FeIII 5156.111NII 4082.270 SiIII 4552.622 NII 5175.896SiIV 4088.862 SiIII 4567.840 NII 5179.521OII 4097.258 SiIII 4574.757 FeIII 5193.909SiIV 4116.104 OII 4590.972 SII 5212.267OII 4119.215 OII 4596.175 SII 5212.620FeIII 4122.780 CII 4618.559 FeIII 5235.658KII 4134.723 CII 4619.249 FeIII 5276.476FeIII 4137.764 NII 4630.539 FeIII 5282.297FeIII 4139.350 NIII 4634.126 FeIII 5282.579AlIII 4149.913 NIII 4640.644 FeIII 5299.926AlIII 4149.968 OII 4641.810 FeIII 5302.602AlIII 4150.173 CIII 4647.418 SII 5320.723CIII 4162.877 OII 4649.134 CII 5342.376FeIII 4164.731 CIII 4650.246 SII 5345.712FeIII 4164.916 CIII 4651.016 SII 5346.084FeIII 4166.840 CIII 4651.473 TiIV 5398.930NII 4171.595 SiIV 4654.312 SII 5432.797SII 4174.265 OII 4661.633 TiIV 5492.512NII 4176.195 OII 4676.235 NII 5535.346KII 4186.162 NII 4678.135 SII 5606.151OII 4189.789 NII 4694.642 NII 5679.558NIII 4195.760 OII 4699.003 NII 5686.213TiIII 4207.491 OII 4699.220 NII 5710.766TiIII 4215.525 OII 4701.184 SiIII 5739.734FeIII 4222.271 OII 4701.708 FeIII 5833.938CaIII 4233.713 OII 4703.163 NII 5893.147CaIII 4233.736 OII 4705.352 NII 5931.782NII 4236.927 SiIII 4716.654 NII 5941.654NII 4237.047 ArII 4735.906 FeIII 6032.604CaIII 4240.742 CII 4737.966 NII 6167.755NII 4241.755 CII 4744.766 CII 6578.052NII 4241.786 CII 4747.279 CII 6582.882SIII 4253.589 ArII 4806.021



A Linienlisten 85A.3 Telluris
he LinienTabelle A.3: Telluris
he Linien.Linke Spalte: Absorptionslinien des WasserdampfsMittlere Spalte: Emissionslinien der HydroxylradikaleRe
hte Spalte: Atomare EmissionslinienMolekül λ0 [Å℄ Molekül λ0 [Å℄ Übergang λ0 [Å℄
H2O 5883.9050 OH 5202.977 Na(D2) 5889.950
H2O 5885.9778 OH 5589.126 Na(D1) 5895.924
H2O 5887.2230 OH 5888.187 Hg I 5460.753
H2O 5887.6587 OH 6297.903 Hg I 4358.337
H2O 5891.6559 OH 6356.444 K(D1) 7698.960
H2O 5892.3944 OH 6553.617 N(2D-4S) 5197.922
H2O 5898.1573 OH 7681.396 N(2D-4S) 5200.281
H2O 5899.9170 OH 7682.101 O(1S-D) 5577.335
H2O 5900.0366 OH 7691.811 O(1D-3P2) 6300.302
H2O 5901.4612 OH 7692.002 O(1D-3P1) 6363.780
H2O 5903.5339 OH 7699.457 O(5P-5S0) 7771.939
H2O 5907.8381 OH 7699.943 O(5P-5S0) 7774.169
H2O 5908.9948 OH 7712.211 O(5P-5S0) 7775.383
H2O 5910.7635 OH 7712.615 O(3P-3S0) 8446.763
H2O 5912.9919 OH 7715.049 O(3P-3S0) 8446.359
H2O 5915.4297 OH 7715.847
H2O 5915.6287 OH 7718.046OH 7726.040OH 7734.951OH 7735.757OH 7735.924OH 7749.430OH 7750.638OH 7773.221OH 7773.531OH 7794.110OH 8452.245



86 B MesswerteB MesswerteB.1 sdBs MetalllinienTabelle B.1: Mittelwerte und Fehlermaÿe der SPAS-Messungen für sdBs, n bezei
hnetdie Anzahl der messbaren Linien. Die Messung des synthetis
hen Testspektrums ist unter�synth.� gelistet.Name HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] nALBUS 1 55499.25495625 -12.14 1.39 0.20 4855501.31991592 31.06 1.53 0.28 3055501.32868632 31.02 1.76 0.32 3055501.14119850 29.66 1.47 0.24 3955501.13416035 15.44 1.09 0.17 4355501.15130990 14.85 1.28 0.20 41CD-3515910 53679.56009584 20.18 0.95 0.16 3453957.87491643 20.35 1.26 0.30 18CD-38222 53953.84183616 -10.54 3.48 1.74 453974.88239296 -21.83 8.28 3.70 5CPD-64 53251.34686060 70.87 0.97 0.15 4153250.39061075 114.58 1.20 0.20 3653249.38694108 94.51 1.40 0.26 2853426.00990927 85.03 0.78 0.20 1553429.00675692 69.81 0.93 0.16 3453425.01145473 82.69 1.28 0.22 3453427.02648189 105.90 0.80 0.13 3953430.05815143 116.47 1.12 0.16 4853428.02288988 111.76 0.98 0.15 4453431.01350113 69.48 0.65 0.09 5753253.32933237 106.65 0.73 0.09 6053253.37429511 93.84 0.89 0.12 5553253.40857907 86.71 0.97 0.13 5453252.37810234 113.59 0.87 0.12 5353252.39608298 70.33 0.90 0.12 57EC 00042-2737 53955.80077767 37.56 1.25 0.72 353980.60253481 37.63 1.17 0.67 3EC 01120-5259 53684.71863669 63.90 1.24 0.28 2054014.71526629 64.14 1.23 0.27 21EC 02542-3019 54014.73217124 11.57 3.14 1.11 854037.77920683 11.22 2.21 0.90 6



B Messwerte 87Name HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] nEC 03408-1315 53953.88923484 63.46 1.18 0.59 453957.90047812 62.11 0.14 0.07 453987.80377966 62.63 0.65 0.29 5EC 03591-3232 53953.91657161 52.20 1.19 0.16 5354014.74834093 51.66 1.18 0.17 50EC 11349-2753 53787.82276336 -15.75 0.96 0.21 2153426.70410233 -15.62 1.03 0.23 2153426.79794845 -15.38 0.89 0.19 2153431.72178682 -14.71 0.94 0.20 2154076.82788325EC 13506-3137 53867.76930405 -24.42 1.40 0.99 253990.49064315 -18.78 1.64 0.73 5EC 14345-1729 53828.79125866 -30.81 1.11 0.22 2553431.86546717 -30.98 0.98 0.17 3353986.50315751 -29.88 1.75 0.49 1354137.79948109 -30.32 1.37 0.26 27EC 15103-1557 53791.83726084 38.93 1.51 0.75 453428.88549675 39.60 1.48 0.85 353429.86399142 39.80 1.52 0.76 453430.86247288 37.64 2.55 1.47 354137.82881970 40.24 0.84 0.49 3EC 20106-5248 53828.82754814 -18.68 1.08 0.27 1653874.90338543 -15.41 1.61 0.37 1954014.54684895 -6.25 1.78 0.44 1654014.56136372 -8.50 1.99 0.48 17EC 20229-3716 53828.85328025 -8.49 0.76 0.12 4353904.88122630 -8.90 0.87 0.14 4154014.60973609 -8.85 0.74 0.11 42EC 21043-4017 53900.78580596 -20.18 1.24 0.41 953954.73691522 -20.67 1.36 0.61 5EC 21494-7018 53918.74874867 44.71 0.71 0.35 453956.79313969 41.29 2.16 1.08 4EC 2081-1916 53900.84026851 -10.42 8.88 4.44 453956.79313969 0.76 4.77 3.37 253958.62968457 -8.83 4.85 3.43 2



88 B.1 sdBs MetalllinienName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] nFEIGE 38 53786.85142033 5.91 0.90 0.15 3553430.69163746 5.97 1.01 0.15 4553430.82310508 5.91 0.91 0.16 3453431.74160136 6.03 0.88 0.14 3854084.82630664 5.82 0.94 0.18 26HD 205805 53249.54245105 -69.14 1.00 0.14 5153250.54158875 -69.60 0.82 0.12 5053252.57071798 -69.33 0.92 0.12 5553251.52076658 -69.85 1.33 0.22 3854014.52039214 -69.31 0.95 0.13 5554014.53033211 -69.43 1.17 0.16 5454014.53815819 -69.47 0.84 0.12 51HD 4539 53684.70255938 -3.22 0.92 0.13 4853251.67967796 -3.08 0.87 0.13 4353253.64062705 -3.86 0.89 0.15 3553253.82296137 -3.73 0.94 0.15 41HE 0151-3919 53249.74224211 -52.55 1.27 0.57 553250.75769938 -51.27 2.72 1.11 653252.77481215 -51.33 0.76 0.54 253251.74991548 -51.29 1.86 0.76 6JL 36 53249.51166520 -18.91 1.26 0.31 1653250.50947087 -20.10 1.48 0.38 1553251.55470672 -20.08 1.48 0.38 1553252.50828290 -23.04 2.16 0.65 1153251.55470672 -18.82 2.14 0.53 1653828.81017825 -18.61 1.76 0.44 1654009.49016218 -18.19 154009.50594654 -19.46 3.28 1.64 454009.52077639 -23.99 1.42 0.64 554009.53843109 -18.99 2.01 0.76 754009.55392560 -20.16 1.59 0.60 754009.57178657 054009.57878999 -20.61 2.60 1.16 554009.59525625 -20.10 2.15 0.68 1054075.53184199 -20.95 2.22 0.59 14PG 0342+026 53249.83307246 14.10 0.87 0.14 3853250.83600502 14.46 0.98 0.18 3053251.83733430 13.53 0.98 0.18 2954016.80794949 13.40 0.93 0.14 45



B Messwerte 89Name HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] nPG 1352-022 53829.81888649 -31.96 10.00 3.78 753425.79988704 -24.26 3.87 1.58 653425.84497172 -25.72 5.30 3.06 353427.84048085 -26.16 4.86 2.17 554098.84780414 -21.66 8.55 6.05 2PG 1432+004 53829.83183196 -3.89 0.94 0.18 2653427.86394995 -4.21 1.63 0.26 4053428.80253557 -4.01 1.21 0.21 3353429.83687634 -4.19 0.92 0.17 2954137.78703552 -4.01 0.88 0.18 23PG 1505+074 53829.84825244 0.90 0.54 0.14 254137.81543294 0.88 1.29 0.32 253426.85455934 1.01 0.10 0.03 253428.85640518 0.71 0.75 0.19 253431.83532650 0.61 0.50 0.13 2PG 2151+100 53249.58253366 -33.36 1.44 0.59 653250.58208672 -35.19 1.05 0.60 353253.53555238 -34.70 1.59 0.71 554015.66070963 -33.11 1PG 2349+002 54017.49274126 25.70 1.60 0.93 354038.59492197 25.58 0.70 0.31 5PHL 334 53249.59895467 -14.37 1.07 0.48 553250.59869409 -13.56 1.10 0.49 553251.63496445 -14.40 1.04 0.47 554014.63644767 -14.25 1.13 0.51 5PHL 44 53249.54929359 -25.80 1.83 0.34 2953250.54762745 -25.32 1.48 0.38 1553251.50061388 -28.48 2.44 0.77 1053253.51512023 -26.55 1.46 0.33 2054014.61961008 -25.36 1.60 0.46 12PHL 457 53249.64149440 9.92 1.28 0.19 4453250.64321545 22.36 0.89 0.18 2453251.58746149 23.97 1.30 0.34 1553253.56947835 29.20 1.14 0.25 2055500.53276962 15.41 1.57 0.30 2755500.55545634 10.24 1.33 0.31 1955501.53136429 7.78 1.50 0.28 2855501.54131988 8.96 1.56 0.27 3455501.55127513 9.68 1.48 0.27 29



90 B.1 sdBs MetalllinienName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n55501.56122737 11.25 1.26 0.26 2455501.57116699 14.26 1.32 0.25 2755501.58110533 16.28 1.42 0.30 2355501.59103604 16.91 1.97 0.37 2955501.60096698 21.10 2.21 0.46 2355501.61089688 26.68 4.25 1.23 12UVO 0512-08 53959.91581433 10.39 1.31 0.36 1353988.90573435 10.37 1.12 0.32 12UVO 0653-23 53683.72705024 66.18 153988.81500446 47.07 20.02 14.16 2synth. 0.08 0.28 0.00 20



B Messwerte 91Tabelle B.2: Mittelwerte und Fehler der FITSB2-Messungen für sdBsName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] ∆Vrad[km s−1]EC 11349-2753 53787.82276336 -15.53 0.1353426.70410233 -15.44 0.1353426.79794845 -15.41 0.1453431.72178682 -14.51 0.12EC 20106-5248 53828.82754814 -18.94 0.1953874.90338543 -14.87 0.2454014.54684895 -6.29 0.2654014.56136372 -7.97 0.19HD 205805 53249.54245105 -69.37 0.1153250.54158875 -69.68 0.1053252.57071798 -69.18 0.0953251.52076658 -69.58 0.0854014.52039214 -69.32 0.1354014.53033211 -69.45 0.0554014.53815819 -69.55 0.07HD 4539 53684.70255938 -3.31 0.2353251.67967796 -3.20 0.1553253.64062705 -3.72 0.1853253.82296137 -3.65 0.15JL 36 53249.51166520 -20.69 0.3953250.50947087 -20.63 0.3653251.55470672 -20.7 0.3753252.50828290 -22.32 0.2753251.55470672 -19.61 0.4853828.81017825 -19.21 0.3454009.49016218 -19.22 0.4554009.50594654 -20.96 0.7754009.52077639 -22.47 0.6154009.53843109 -19.63 0.6654009.55392560 -17.14 0.7254009.57178657 -20.32 0.5154009.57878999 -20.54 0.4254009.59525625 -20.53 0.5254075.53184199 -3.26 0.49PHL 457 53249.64149440 10.09 0.1553250.64321545 22.21 0.1753251.58746149 23.80 0.2853253.56947835 29.43 0.2555500.53276962 15.06 0.16



92 B.1 sdBs MetalllinienName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] ∆Vrad[km s−1]55500.55545634 9.68 0.5055501.53136429 8.41 0.1555501.54131988 9.05 0.2655501.55127513 9.28 0.2155501.56122737 11.04 0.1355501.57116699 14.11 0.2155501.58110533 16.44 0.0155501.59103604 17.18 0.2255501.60096698 21.11 0.3055501.61089688 22.22 0.80



B Messwerte 93B.2 Telluris
he LinienTabelle B.3: Messungen der Metalllinien des Nightglow mit SPASName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n V̄bary[km s−1]EC 11349-2753 53787.82276336 16.87 2.09 0.85 6 14.8253426.70410233 14.54 1.75 0.71 6 13.8153426.79794845 14.64 1.98 0.75 7 13.5753431.72178682 14.26 2.59 1.06 6 11.7054076.82788325 25.56 0.49 0.22 5 25.13EC 15103-1557 53791.83726084 28.42 1.04 0.52 4 29.0953428.88549675 28.92 0.84 0.34 6 28.5853429.86399142 28.30 0.55 0.25 5 28.4853430.86247288 28.57 0.54 0.24 5 28.2954137.82881970 29.87 1.10 0.63 3 30.39JL 36 53249.5116652 -14.72 1.11 0.42 7 -15.5953250.50947087 -15.46 1.10 0.39 8 -15.7853251.55470672 -15.72 0.90 0.34 7 -16.0153252.50828290 -15.42 0.72 0.27 7 -16.1453828.81017825 20.39 0.85 0.35 6 19.2554009.49016218 -18.36 0.86 0.35 6 -16.0554009.50594654 -18.64 0.65 0.27 6 -19.0454009.52077639 -18.72 0.67 0.28 6 -19.0554009.53843109 -18.70 0.30 0.12 6 -19.0754009.55392560 -18.87 0.29 0.12 6 -19.0854009.57178657 -19.48 0.64 0.37 3 -19.0954009.57878999 -18.84 1.10 0.45 6 -19.1054009.59525625 -18.86 0.50 0.22 5 -19.1154075.53184199 -9.46 0.54 0.24 5 -9.80Tabelle B.4: Messungen der Linien des Wasserdampfs mit SPASName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n V̄bary[km s−1]EC 11349-2753 53787.82276336 14.64 2.61 1.30 4 14.8253426.70410233 13.03 0.42 0.16 7 13.8153426.79794845 13.18 1.41 0.58 6 13.5753431.72178682 12.62 2.05 0.72 8 11.7054076.82788325 23.75 1.20 0.60 4 25.13EC 15103-1557 53791.83726084 31.24 1.09 0.63 3 29.0953428.88549675 29.71 2.05 1.45 2 28.5853429.86399142 29.79 3.22 1.86 3 28.4853430.86247288 26.75 1 28.2954137.82881970 29.65 1 30.39



94 B.2 Telluris
he LinienName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n V̄bary[km s−1]PHL 457 53249.64149440 4.07 0.27 0.12 5 3.9353250.64321545 3.25 0.28 0.16 3 3.4353251.58746149 2.88 0.73 0.36 453253.56947835 5.44 7.47 3.73 4



B Messwerte 95Tabelle B.5: Messungen der Linien der Hydroxylradikale mit SPASName HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n V̄bary[km s−1]EC 11349-2753 53787.82276336 15.61 0.36 0.21 3 14.8253426.70410233 13.54 0.29 0.15 4 13.8153426.79794845 13.39 0.10 0.07 2 13.5753431.72178682 11.70 0.12 0.07 3 11.7054076.82788325 25.18 0.58 0.26 5 25.13EC 15103-1557 53791.83726084 29.22 0.76 0.38 4 29.0953428.88549675 28.91 0.36 0.21 3 28.5853429.86399142 28.59 0.49 0.28 3 28.4853430.86247288 28.29 0.17 0.1 3 28.2954137.82881970 30.71 0.15 0.11 2 30.39JL 36 53249.5116652 -15.43 0.17 0.10 3 -15.5953250.50947087 -16.12 0.21 0.10 4 -15.7853251.55470672 -15.97 0.07 0.04 3 -16.0153252.50828290 -15.97 0.09 0.05 3 -16.1453828.81017825 19.09 0.31 0.18 3 19.2554009.49016218 -18.87 0.20 0.11 3 -16.0554009.50594654 -18.69 1.04 0.47 5 -19.0454009.52077639 -18.86 0.27 0.12 5 -19.0554009.53843109 -18.81 0.20 0.10 4 -19.0754009.55392560 -18.92 0.33 0.19 3 -19.0854009.57178657 -19.42 1 -19.0954009.57878999 -19.31 0.47 0.21 5 -19.1054009.59525625 -19.16 0.50 0.25 4 -19.1154075.53184199 -9.83 0.07 0.04 3 -9.80PHL457 53249.64149440 3.88 0.63 0.36 3 3.9353250.64321545 3.47 0.34 0.15 5 3.4353251.58746149 3.46 0.48 0.22 5 3.0753253.56947835 2.50 1.00 0.45 5 2.11B.3 sdOTabelle B.6: Mittelwerte und Fehler der SPAS-Messungen von Metalllinien für sdOs. nbezei
hnet die Anzahl der geeigneten Linien. Die maximale S
hwankung der Werte inner-halb eines Spektrums ist ∆Vscatter[km s−1]Name Spek. Nr. V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n ∆Vscatter[km s−1]CD-249052 1 21.15 2.95 0.46 41 14.732 21.12 3.26 0.48 46 15.953 20.47 3.45 0.53 43 16.844 20.46 3.94 0.61 41 20.18



96 B.3 sdOName Spek. Nr. V̄rad[km s−1] σ[km s−1] σn[km s−1] n ∆Vscatter[km s−1]5 20.67 3.66 0.69 28 17.70CD-314800 1 36.44 2.06 0.23 77 10.722 37.04 2.12 0.39 30 10.183 36.21 3.12 0.47 44 12.684 36.88 2.21 0.26 70 10.955 36.38 2.18 0.24 81 11.57HD 127493 1 -16.34 2.27 0.30 57 10.252 -16.85 2.26 0.32 49 11.603 -16.83 2.04 0.31 44 9.57



B Messwerte 97B.4 sdB+MSTabelle B.7: Mittelwerte und Fehler der FITSB2-Messungen für sdBs mit vermutetenHauptreihenbegleitern Balmerlinien Mg I-LinienStern HJD [d℄ V̄rad[km s−1] σ[km s−1] V̄rad[km s−1] σ[km s−1]EC 01077-1423 53953.82747187 -16.82 1.65 -17.95 1.3153974.88239296 -18.08 1.23 -18.34 1.40EC 04170-3433 53954.9202349 74.49 1.52 75.36 1.2853987.83189417 74.85 1.84 74.44 1.14EC 05053-2806 53683.83507199 33.82 2.48 35.97 2.1953971.79441632 33.73 2.43 36.09 2.0053971.80264024 37.98 3.15 35.42 2.48PHL 25 53904.89292721 20.63 1.03 20.82 1.7753955.73180873 20.47 0.33 20.74 1.51TONS 401 53249.85909052 0.50 1.23 22.0353250.86300203 0.34 2.16 19.30 1.7153252.82575686 -0.88 2.6053251.89487592 -0.66 1.24 17.41 2.08
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