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Zusammenfassung

In dieser Zulassungsarbeit wurde bei den beiden He-sdO-Sternen HZ 44 und BD +75°325
mittels der Radialgeschwindigkeitsmethode nach einem unsichtbaren Begleiter gesucht.

HeiBe Unterzwerge (englisch: hot subdwarfs) sind Sterne mit geringer Masse, Gro-
Be und Leuchtkraft, aber einer so hohen Oberflaichentemperatur, wie sie sonst nur die
massereichsten, groBten und leuchtkraftigsten Sterne im Weltall haben. Es handelt sich
somit um Exoten unter den Sternen (Geier, 2015). Die Entstehung heiBer Unterzwerge
wirft einige Fragen auf. Mogliche Theorien fiir die Entstehung von isolierten heien Un-
terzwergen sind das Hot-Flasher-Szenario oder der Merger zweier WeiBer Heliumzwerge.
Die Halfte aller sdB-Sterne sind jedoch Komponenten von engen Doppelsternsystemen
(Copperwheat et al., 2011; [Napiwotzki et al., [2004)). lhre Entstehung ldsst sich z. B.
durch das Common-Envelope-Szenario oder das stable Roche Lobe Overflow-Szenario
erklaren. Kann ein Begleiter eines heiBen Unterzwerges nachgewiesen werden, so liefert
dies wesentliche Informationen zu dessen Entstehung.

Die Suche nach einem Begleiter erfolgte mittels der Radialgeschwindigkeitsmetho-
de. Periodische Variationen der Radialgeschwindigkeit eines Sterns sind ein Anzeichen
fiir einen Begleiter. Denn aufgrund der Keplerbewegung um den gemeinsamen Massen-
schwerpunkt andert sich die Radialgeschwindigkeit eines Sterns mit Begleiter periodisch.
Die Radialgeschwindigkeit eines Sterns kann man spektroskopisch iiber die Position seiner
Spektrallinien bestimmen.

Fiir den He-sdO-Stern HZ 44 wurden dafiir 27 hochaufgeloste Spektren zwischen 1995
und 2016 analysiert. Die Spektren wurden mit dem HIRES-Spektrographen am 10 m-
Teleskop des W. M. Keck Observatoriums aufgenommen. Es konnten Spektrallinien fol-
gender Elemente/ lonen identifiziert werden: He |, He Il, C I, N Il, N IIl, O I, O I,
Ne Il, Mg II, AL T, Sic MMl Si v, S LS IV, Ar diL, Ca I, Ca I, Ti 1, Ti IV und Fe
[Il. HZ 44 besitzt eine stickstoffreiche Oberflache. Fiir die Radialgeschwindigkeit von HZ
44 ergab sich, gemittelt iiber alle Spektren: v,,y = —12.7 & 0.4 kms~!. Die Variationen
der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren belaufen sich innerhalb einer Spanne
von ~ 1.5 kms~!. Eine Periodensuche mittels x2-Test verlief ergebnislos. Daher kann die
Existenz eines langperiodischen Begleiters von HZ 44 mit groBer Wahrscheinlichkeit aus-
geschlossen werden. Auch ein kurzperiodischer Begleiter ist unwahrscheinlich. Eine enge
Zeitserie von Spektren ware jedoch erforderlich um eine abschlieBende Aussage treffen
zu konnen.

Fiir den He-sdO-Stern BD +75°325 standen nur 12 Spektren aus zwei verschiede-
nen Jahren, 2005 und 2007, zur Verfiigung. Sie wurden ebenfalls mit dem HIRES-
Spektrographen am 10 m-Teleskop des W. M. Keck Observatoriums aufgenommen. Fiir



die Radialgeschwindigkeit von BD +75°325 ergab sich, gemittelt iiber alle Spektren:
Viag = —49.3 & 0.9kms !. Die Variationen der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen
Spektren belaufen sich innerhalb einer Spanne von ~ 3kms~—!. Die Frage nach einem
Begleiter von BD +75°325 konnte nicht eindeutig geklart werden. Die Periodensuche
ergab eine mogliche Umlaufperiode von 156.1d. Um die Signifikanz dieses Ergebnisses
iiberpriifen zu kdnnen waren weitergehende statistische Untersuchungen sowie zusatzliche
spektroskopische Beobachtungen notwendig.



1. Einleitung

Sterne faszinieren uns, sie faszinierten uns schon immer. Die Astronomie zahlt zu den
altesten Wissenschaften. Die Beobachtung des Himmels gab es bei allen Kulturvolkern;
sie half bei der Navigation sowie der Kalendereinteilung (Hanslmeier, 2014)). Viele Fragen
konnten im Laufe der Zeit geklart werden: Wie heil3 sind Sterne? Warum leuchten sie?
Was wird mit der Sonne passieren? Wie alt ist das Universum? Und dennoch sind noch
nicht alle Ratsel gelost.

Ein Thema aktueller Forschung ist die Entstehung heiBer Unterzwerge. HeiBe Un-
terzwerge (englisch: hot subdwarfs) sind Sterne mit geringer Masse, GroBe und Leucht-
kraft, aber einer so hohen Oberflachentemperatur, wie sie sonst nur die massereichsten,
groBten und leuchtkraftigsten Sterne im Weltall haben. Es handelt sich somit um Exoten
unter den Sternen (Geier, 2015)). Zu ihrer Entstehung gibt es viele Theorien. Manche
erklaren die Entstehung von heiBen Unterzwergen in Doppelsternsystemen, andere die
von isolierten heiBen Unterzwergen. Kann ein Begleiter eines heien Unterzwerges nach-
gewiesen werden, so liefert dies wesentliche Informationen zu dessen Entstehung. Bei HZ
44 und BD +75°325 handelt es sich um zwei solcher heiBer Unterzwerge. In dieser Arbeit
werden die beiden Sterne auf mdgliche Begleiter mittels der Radialgeschwindigkeitsme-
thode untersucht. Die beiden Sterne eignen sich sehr fiir die Suche nach unsichtbaren
Begleitern, da sie als Fluss-Standards fiir die Kalibrierung von Sternspektren verwendet
werden, weswegen viele Spektren von HZ 44 und BD +75°325 zur Verfiigung stehen.

Zur Gliederung dieser Arbeit: In Kapitel 2 geht es um Sterne, wie sie klassifiziert
werden, wie sie entstehen und sich entwickeln. Auf die heiBen Unterzwerge wird im dritten
Kapitel naher eingegangen, wobei besonders ihre Entstehung im Vordergrund steht. Die
spektroskopischen Grundlagen fiir diese Arbeit werden im vierten Kapitel erlautert. In
den Kapiteln 5 und 6 werden die Ergebnisse der Radialgeschwindigkeitsstudien von HZ
44 bzw. von BD +75°325 prasentiert und diskutiert.



2. Sterne: Grundlagen

2.1. Sternklassifikationen?

In diesem Unterkapitel wird darauf eingegangen, wie die verschiedenen Arten von Sternen
anhand ihres Spektrums klassifizieren werden konnen. Das Spektrum eines Sterns ist das
in seine einzelnen Wellenlangen zerlegte Sternenlicht. Es ist fiir jeden Stern individuell.

2.1.1. Die Harvard-Spektralklassifikation

Die Harvard-Spektralklassifikation, so wie sie heute verwendet wird, wurde zu Beginn des
20. Jahrhunderts am Harvard-Observatorium in den Vereinigten Staaten entwickelt. Die
Einteilung basiert auf Spektrallinien, die vor allem gegeniiber der Temperatur der Sterne
empfindlich sind. Es handelt sich also um eine Temperatursequenz. Nach der Harvard-
Klassifikation gibt es folgende Hauptklassen:

C
O-B-A-F-G-K-M-L-T
S

Die Hauptmerkmale der verschiedenen Spektralklassen sind in Tabelle 2.1 dargestellt. Die
Temperatur nimmt von links nach rechts ab. Man bezeichnet die heiBeren Sterne auch als
die friiheren und die kalteren als die spateren Sterne. Die Spektralklassen C und S sind zu
G bis M parallele Zweige. Sie unterscheiden sich durch die chemische Zusammensetzung
ihrer Oberflache. C unterteilt sich noch einmal in N und R. N ist die kohlenstoffreiche
Variante der M-Sterne und R die kohlenstoffreiche Variante der spaten G- und K-Sterne.
Die als letztes hinzugefiigten Spektralklassen sind L und T. Bei ihnen handelt es sich um
Braune Zwerge. Braune Zwerge sind Zwitterobjekte zwischen Sternen und Planeten. Die
Hauptklassen lassen sich nochmals in Unterklassen unterteilen. Dies geschieht mit Hilfe
der Zahlen von 0-9.

2.1.2. Die Morgan-Keenan-Leuchtkraftklassen

Die Leuchtkraftklassen wurden 1943 von William W. Morgan, Phillip C. Keenan und
Edith Kellman, Mitarbeiter des Yerkes-Observatoriums, eingefiihrt. Man spricht auch

1Als Literatur fiir dieses Unterkapitel dienten die Lehrbiicher von|Comins| (2011)), |Kaler| (1993, [1994) und
Karttunen et al.| (2007]).



Tabelle 2.1.: Hauptmerkmale der verschiedenen Spektralklassen. (Comins, 2011))

Spektraltyp | Farbe | Temperatur [K] | Charakteristische Spektrallinien
O blauviolett | 30 000-50 000 lonisierte Atome, vor allem Helium
B blauweil3 11000-30000 Neutrales Helium, etwas Wasserstoff
A welf3 7500-11 000 Starke Wasserstofflinien,
einige ionisierte Metalle
F gelbwei3 5900-7500 Wasserstoff,
ionisierte Metalle (z. B. Calcium & Eisen)
G gelb 5200-5900 Neutrale und ionisierte Metalle,
vor allem ionisiertes Calcium
K orange 3900-5200 Neutrale Metalle
M rotorange | 2500-3900 Starke Titanoxidlinien,
etwas neutrales Calcium

Tabelle 2.2.: Leuchtkraftklassen. (Kaler, 1993, [1994))

Leuchtkraftklasse | Sterntyp

0 Hyperriesen

I Uberriesen

[l Helle Riesen

[l Riesen

AV Unterriesen

\Y Hauptreihensterne/ Zwerge
VI/ sd Unterzwerge

VII/ D/ wd WeiBe Zwerge

vom MK(K)- bzw. Yerkes-System. Die Einteilung basiert auf Spektrallinien, die vor al-
lem gegeniiber der Leuchtkraft der Sterne empfindlich sind. Es handelt sich also um eine
Leuchtkraftsequenz. Die Leuchtkraftklassen sind in Tabelle 2.2] dargestellt. Die Leucht-
kraftklasse | der Uberriesen lasst sich noch einmal unterteilen in la, die leuchtkraftigen
Uberriesen, und in Ib, die weniger leuchtkraftigen Uberriesen. Und die Leuchtkraftklasse
VI der Unterzwerge ldsst sich noch einmal unterteilen in die kiihlen und die heiBen bzw.
blauen Unterzwerge.

2.1.3. Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) ist das wichtigste Zustandsdiagramm der
stellaren Astrophysik. Es geht zuriick auf den danischen Astronom Ejnar Hertzsprung
und den amerikanischen Astronom Henry Norris Russell um 1910. Auf der x-Achse ist
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Abbildung 2.1.: Beispiel eines Hertzsprung-Russell-Diagramms. (Geier| [2015))

entweder der Farbindex, der Spektraltyp oder die Oberflachentemperatur aufgetragen; auf
der y-Achse die absolute Helligkeit oder die Leuchtkraft. In Abbildung [2.1]ist ein Beispiel
fiir ein HRD zu sehen. Mehr als 91 % der Sterne in der Umgebung unseres Sonnensystems
befinden sich auf der Hauptreihe, auch die Sonne selbst (Comins, 2011)).

2.2. Sternentwicklung: Von der Geburt bis zum Tod?

Sterne entstehen, wenn kalte, dichte Molekiilwolken unter ihrer eigenen Gravitation zu-
sammenbrechen. Sie entstehen meistens in Haufen. Der Grund dafiir liegt darin, dass die
Gravitation einer massereichen Molekiilwolke starker ist und den nach auBen wirkenden
Gasdruck somit leichter iiberwinden kann. Die Kontraktion erfolgt von Innen nach Au-
Ben, das heiBt, die Innengebiete stiirzen schneller zusammen, wahrend die AuBengebiete
langsamer nachfolgen. Im Zentrum entsteht ein Protostern. Protosterne bestehen haupt-

2Dieses Unterkapitel basiert auf den Lehrbiichern von |Bennett et al.| (2010)), |Comins| (2011)), Demtroder,
(2014) und |Prialnik| (2000)).



sachlich aus Wasserstoff. Die bei der Kontraktion frei werdende Energie wird einerseits
in thermische Energie des Protosterns umgewandelt (der Protostern wird warmer) und
andererseits vom Protostern abgestrahlt (der Protostern leuchtet).

Ab einer Temperatur von ca. 3—4 Millionen Kelvin beginnen Sterne im Kern Wasser-
stoff in Helium umzuwandeln. Zwar reicht die kinetische Energie noch nicht aus, um
die Coulomb-Barriere zwischen zwei Wasserstoffkernen zu liberwinden, allerdings kann
sie durchtunnelt werden. Da die Temperaturen von massereichen Sternen hoher sind als
die von massearmen, lauft die Kernfusion bei massereichen Sternen schneller ab. Daher
entwickeln sie sich auch schneller. Sternentwicklung ist also masseabhangig. In Abbil-
dung ist eine Ubersicht der Sternentwicklung gegeben und in Abbildung ist die
Entwicklung der Sonne im HRD dargestellt. Sterne, die sich im hydrostatischem Gleichge-
wicht befinden und in deren Kern durch die Fusion von Wasserstoff Helium entsteht, sind
Hauptreihensterne. Sterne verbringen ca. 80 % ihrer Gesamtlebenszeit auf der Hauptreihe
(Hanslmeier, |2014)). Hydrostatisches Gleichgewicht liegt vor, wenn die nach innen wir-
kende Gravitationskraft den nach auBen wirkenden Druck ausgleicht. Der Gesamtdruck
P setzt sich wie folgt zusammen:

P = Plon + 'DElektron + 'DStrahlung (2'1)
Pion i lonengasdruck, Druck der aufgrund der thermischen Bewegung
der lonen verursacht wird
Pejextron :  Elektronengasdruck
Pstraniung © Strahlungsdruck, von Photonen ausgetibter Druck.

Bei Hauptreihensternen dominiert der lonengasdruck. Indem man die Sternmaterie als
ideales Gas beschreibt, erhadlt man fiir den lonengasdruck:

Plon = nlonkBT (22)
Nion . lonengasmenge
kg : Boltzmann-Konstante

T : Temperatur.

Der lonengasdruck ist also temperaturabhdngig. Das heiBt, steigt die Temperatur, so
steigt auch der Druck und der Stern dehnt sich aus.

Protosterne mit weniger als 0.08 M, erreichen nie das Hauptreihenstadium, da sie die
fiir die Fusion von 2 Protonen erforderliche Temperatur von 3—4 Millionen Kelvin nie errei-
chen. Stattdessen kommt es zum Deuteriumbrennen. Da Deuterium sehr selten ist, halt
die Phase des Deuteriumbrennens nicht lange an. Aus ihnen werden Braune Zwerge. Doch
wie stabilisieren sich Braune Zwerge? Durch die Kontraktion werden die Wasserstoffato-
me so fest zusammengepresst, dass sie ionisieren, das heilt, sie zerfallen in Elektronen und
Protonen. Nach dem Pauli-Prinzip kdnnen zwei Elektronen nicht gleichzeitig denselben
Quantenzustand einnehmen. Die Elektronen werden durch die Kontraktion immer star-
ker zusammengepresst, wodurch ihre Ortsunscharfe abnimmt. Nach der Heisenbergschen
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Unscharferelation muss somit die Impulsunscharfe steigen. Daher flitzen die Elektronen
wie wild hin und her. Elektronen in diesem Zustand bezeichnet man als entartet. Fiir den
resultierenden Elektronengasdruck Pgjextron, auch Entartungsdruck genannt, gilt:

Priektron X p% (nicht-relativistisch) (2.3)
Prrextron o p* (relativistisch) (2.4)
¢ : Massendichte der Elektronen.

Der Entartungsdruck ist nicht temperaturabhangig. Er dominiert gegeniiber dem lonen-
gasdruck und dem Strahlungsdruck. Er wirkt der Gravitation entgegen und stabilisiert
den Braunen Zwerg.

Hauptreihensterne mit Massen zwischen 0.08 und 0.4 M, heiBen Rote Zwerge. Rote
Zwerge sind die haufigsten Sterne in der MilchstraBe. Bei Roten Zwergen bis 0.25 M
handelt es sich um vollstandig konvektive Sterne. Deswegen stromt das im Kern erzeugte,
heiBe Helium in die Hiille. Und der kalte, sich in der Hiille befindliche Wasserstoff in
den Kern. Somit wird im Laufe der Zeit die gesamte Masse eines Roten Zwerges in
Helium fusioniert. Die so entstehenden Heliumsterne, auch WeiBe Zwerge (bzw. WeiBe
Heliumzwerge) genannt, sind das Endstadium der Entwicklung von Roten Zwergen. WeiBe
Heliumzwerge werden ebenfalls durch den Entartungsdruck der Elektronen stabilisiert.
Da die Entwicklungszeit von Roten Zwergen (Hunderte Milliarden Jahre) sehr viel groBer
ist als das Weltalter (13.6 Milliarden Jahre), hat bislang noch kein Roter Zwerg die
Hauptreihe verlassen.

Hauptreihensterne mit mehr als 0.25 Mg, sind nicht vollstandig konvektiv. Deshalb ver-
lauft ihre Entwicklung anders. Wenn der Wasserstoffvorrat eines solchen Sterns zur Neige
geht, dann endet sein Hauptreihendasein und das Riesenstadium beginnt. Abhangig von
der Masse des Sterns wird er zum Roten Riesen (M < 8 My,), Blauen Riesen oder Blauwei-
Ben Riesen (M > 8 M) (Miiller, 2007 - 2014c)). Die Fusion wird zunehmend langsamer,
bis sie schlieBlich ganzlich erlischt. Der Kern des Sterns besteht nun fast komplett aus He-
lium. Der Strahlungsdruck nimmt ab, sodass der Stern kontrahiert. Durch die Kontraktion
erhitzt sich der Kern und ebenso seine umgebende Schale. Es kommt zum Wasserstoff-
schalenbrennen. Dabei wird die Schale so hei, dass in ihr mehr Energie erzeugt wird
als zuvor beim Wasserstoffkernbrennen. Diese zusatzliche Energie wird von den Gasen in
den AuBenschichten des Sterns absorbiert. Die Gase erhitzen sich und dehnen sich aus.
Der Stern expandiert. Der Kern jedoch kontrahiert weiter. Die Leuchtkraft des Sterns
nimmt zu, da er aufgrund seiner groBeren Oberflache mehr Photonen aussenden kann.
Im Hertzsprung-Russell-Diagramm verlassen die Sterne die Hauptreihe und wandern nach
rechts oben auf den Riesenast. Im Riesenstadium stoBen die Sterne Materie in Form von
Sternwinden aus. Dies ist moglich, da durch die Expansion die AuBenschichten des Sterns
nicht mehr so stark gravitativ gebunden sind. Das durch das Wasserstoffschalenbrennen
neuentstandene Helium setzt sich im Kern ab. Die Masse und somit auch die Schwerkraft
des Kerns nehmen zu und er kontrahiert noch stdrker. Durch die Kontraktion erhitzt sich
wiederum der Kern und die umgebende Wasserstoffschale. Dadurch steigt die Fusions-
rate der Schale. Es wird mehr Helium produziert, der Kern gewinnt wieder an Masse



und die Kontraktion verstarkt sich weiter. Dieser Vorgang wiederholt sich solange, bis
der Kern eine Temperatur von 108 K erreicht und das Heliumkernbrennen einsetzt. Da-
bei wird Helium im Kern in Kohlenstoff und Sauerstoff umgewandelt. Es finden somit
zwei Fusionsprozesse gleichzeitig im Stern statt, zum einen das Heliumkernbrennen, zum
anderen das Wasserstoffschalenbrennen.

Bei Sternen zwischen 0.4 und 2 M, kommt es zu einem ganz besonderem Phanomen,
dem Heliumflash bzw. Heliumblitz. Bei solchen Sternen entarten die Elektronen im Kern
aufgrund der Kontraktion. Der Entartungsdruck dominiert gegeniiber dem lonengasdruck
(PEjektron > Pion)- Deshalb kann die durch die Heliumfusion entstehende Energie nicht
in Expansionsenergie umgewandelt werden, sondern nur in kinetische Energie. Die Tem-
peratur steigt also steil an, was zu einer Beschleunigung der Fusionsreaktionen fiihrt,
weswegen sich wiederum die Temperatur erhoht und so weiter. Die Heliumfusion verlauft
also explosionsartig (Heliumflash). Die Temperatur steigt immer weiter an. Bei einer
Temperatur von etwa 3.5 - 108 K wandelt sich das entartete Elektronengas wieder in
ein gewohnliches Gas um. Der lonengasdruck dominiert wieder und der Kern kann nun
expandieren.

Nachdem das Heliumbrennen im Kern geziindet hat, verlassen die Sterne den Riesenast
und wandern im HRD nach unten auf den Horizontalast.

Ist alles Helium im Kern zu Kohlenstoff und Sauerstoff fusioniert worden, so durchlau-
fen die Sterne ein ahnliches Stadium wie beim Ende des Wassserstoffkernbrennens. Das
Heliumschalenbrennen setzt zusatzlich zu dem immer noch anhaltenden Wasserstoffscha-
lenbrennen ein. Der Stern expandiert und wird zu einem Uberriesen. Im HRD wandern
die Sterne vom Horizontalast nach oben auf den Asymptotischen-Riesenast. Ahnlich wie
im Riesenstadium kommt es hier zu einem erheblichen Massenverlust.

Massearme Sterne (0.4 My < M < 8 M) erhitzen sich nicht stark genug, damit es
zur Kohlenstofffusion kommt. Deshalb wendet sich ihre Entwicklung dem Ende zu. Der
Stern befindet sich in einem instabilen Zustand, weswegen der Kern kontrahiert, sodass
die Elektronen im Kern entarten. Zudem beeinflussen sich die He-Schale und die H-Schale
gegenseitig. Dies fiihrt zu einem thermischen Pulsieren, bei dem die Fusionsrate alle paar
tausend Jahre sprunghaft anwachst und wieder fallt. Die AuBenschichten expandieren
und werden in Form von planetarischem Nebel in den Weltraum abgestoBen. Im HRD
bewegt sich der Stern nach links. Der Stern stoBt so lange Materie ab, bis nur noch
der entarte Kohlenstoff-Sauerstoff-Kern (brig bleibt. Dieser stellt das Endstadium eines
massearmen Sterns (0.4-8 M) dar. Man bezeichnet den stellaren Uberrest auch als
WeiBen Zwerg. WeiBe Zwerge werden durch den Elektronenentartungsdruck stabilisiert.
Der Elektronenentartungsdruck kann WeiBe Zwerge bis zu einer Masse von 1.44 M
(Chandrasekhar-Grenzmasse) stabilisieren. Mit der Zeit kiihlt sich der WeiBe Zwerg immer
weiter ab und wandert im HRD nach unten.

Massereiche Sterne (M > 8 M) werden hingegen heil genug, sodass weitere Fusi-
onsprozesse ablaufen konnen (Kohlenstoffbrennen, Neonbrennen, Sauerstoffbrennen und
Siliciumbrennen). Bei jedem Fusionsprozess kommt eine Materieschale um den Kern dazu,
sodass der Aufbau eines massereichen Sterns an eine Zwiebel erinnert. Durch die letzte



Fusion entsteht ein Eisenkern. Eisen ist das einzige Element, aus dem keine Kernenergie
gewonnen werden kann. Die Eisenmenge im Kern nimmt durch das Schalenbrennen immer
weiter zu, weshalb sich die Masse und somit auch die Gravitation erhéhen. Der Eisenkern
destabilisiert sich. Zum einen vereinigen sich Elektronen mit Protonen und bilden Neu-
tronen, wobei Neutrinos frei werden. Deshalb nimmt der Elektronenentartungsdruck ab.
Zum anderen kommt es zur Photodisintegration, bei der hochenergetische Photonen den
Eisenkern in Heliumkerne und Neutronen spalten, welche wiederum in ihre Bestandteile
zerlegt werden. Daher nimmt der Strahlungsdruck ab. Es kommt zum Kernkollaps. Dabei
wird eine ungeheure Energiemenge frei. Diese sorgt dafiir, dass die AuBenschichten des
Sterns in einer gigantischen Explosion in den Weltraum geschleudert werden. Man spricht
von einer Typ-Il-Supernova. Der iibrighleibende Neutronenkern wird auch Neutronens-
tern genannt. Er ist das Endstadium von Hauptreihensternen mit Massen zwischen 8 und
25 M. Neutronensterne werden durch den Neutronenentartungsdruck stabilisiert. Dieser
kann Neutronensterne bis zu etwa 3 M, stabilisieren (Oppenheimer-Volkov-Grenze).

Hauptreihensterne iiber 25 M, entwickeln einen Neutronenstern iiber 3 M. Die Gravi-
tationskraft ist bei diesen Sternen so stark, dass der Neutronenentartungsdruck ihr nicht
standhalten kann. Der Neutronenstern kollabiert zu einem Schwarzen Loch. Die Gravitati-
onsanziehung eines Schwarzen Lochs ist so stark, dass nicht einmal Licht ihm entweichen
kann.

2.3. Enge Doppelsternsystemeﬁ

Befinden sich zwei Sterne in einem engen Doppelsternsystem, so kann es zu einer gegen-
seitigen Beeinflussung kommen. Es gibt Punkte, an denen sich die Gravitationskrafte auf-
heben. Eine wichtige GroBe hierbei ist das Roche-Volumen. Nach Edouard Albert Roche
nennt man den Bereich um einen Stern, in dem seine Materie gravitativ an ihn gebun-
den ist, sein Roche-Volumen (auch: Roche-Keule, Roche-Sphére bzw. Roche-Grenze).
Nach [Kopal| (1955) werden drei Systeme von engen Doppelsternen unterschieden, siehe

Abbildung [2.4]}

Das getrennte System: Keiner der beiden Sterne fiillt sein Roche-Volumen aus. Beide
Sterne entwickeln sich wie Einzelsterne.

Das halbgetrennte System: Nur einer der beiden Sterne fiillt sein Roche-Volumen aus. Es
kommt zum Massenaustausch iiber den Beriihrungspunkt der beiden Roche-Keulen
(innerer Lagrangepunkt), da sich in diesem Punkt die Gravitationskrafte gegen-
seitig aufheben. Der Fachbegriff fiir dieses Phanomen ist Roche Lobe Overflow
(kurz: RLOF). In dieser Arbeit wird der Stern, der sein Roche-Volumen ausfiillt, als
Primarstern und sein Begleiter als Sekundirstern bezeichnet

3Dieses Unterkapitel beruht auf den Werken von |Caroll & Ostlie (2007)), |[HansImeier (2014) und Miiller
(2007 - 2014b).
4In der Literatur werden diese beiden Begriffe nicht einheitlich verwendet.
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Abbildung 2.4.: Klassifizierung von engen Doppelsternsystemen nach Kopal. (HansImeier,
2014)

Das Kontaktsystem: Beide Sterne fiillen ihre Roche-Volumen aus oder gehen dariiber

hinaus. Es kann zur Entstehung einer gemeinsamen Hiille (englisch: common enve-
lope) kommen.
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3. HeiBe Unterzwergem

3.1. Wissenswertes

HeiBe Unterzwerge (englisch: hot subdwarfs) sind Sterne mit geringer Masse, GréBe und
Leuchtkraft, aber einer so hohen Oberflichentemperatur, wie sie sonst nur die masse-
reichsten, groBten und leuchtkraftigsten Sterne im Weltall haben. Es handelt sich somit
um Exoten unter den Sternen (Geier, |2015)).

Im HRD befinden sich die heiBen Unterzwerge zwischen der Hauptreihe und den WeiBen
Zwergen, siche Abbildung 2.1]

Die Entdeckung der ersten heilen Unterzwerge beruht auf einer photometrischen
Durchmusterung des galaktischen Nordpols und der Region um die Hyaden von Human-
son & Zwicky 1947. 1960 wurden die heiBen Unterzwerge dann als eigene Spektralklasse
anerkannt (Greenstein|, [1960)). Die Zahl der entdeckten heiBen Unterzwerge war allerdings
gering, bis 1980 im Zuge der Palomar-Green Durchmusterung der nordlichen galaktischen
Hemisphare zahlreiche neue Kandidaten beobachtet wurden.

Die heiBen Unterzwerge kann man abhangig von der Auspragung ihrer Heliumlinien in
sdB, sdOB, sdO, He-sdB und He-sdO klassifizieren, sieche Tabelle [3.1] Hierbei steht sd
fiir subdwarf. Das O bzw. B steht fiir die Spektralklasse. Und bei He-sdB bzw. He-sdO
handelt es sich um die heliumreicheren Varianten.

Es gibt dreimal so viele heiBe Unterzwerge des Spektraltyps B wie des Spektraltyps
O (Green et al., |1986). Die meisten heiBen Unterzwerge des Spektraltyps B sind heli-
umarm, die heliumreiche Variante kommt sehr selten vor. Im Gegensatz zu den heiBen
Unterzwergen des Spektraltyps O, hier ist die heliumreiche Variante haufiger.

Viele sdB-Sterne, aber nur einige wenige sdO-Sterne, sind Komponenten von Dop-
pelsternsystemen. WeiBe Zwerge, Braune Zwerge, Exoplanten, Planetensysteme und
Hauptreihensterne konnten bereits als Begleiter von heien Unterzwergen nachgewie-
sen werden. Neutronensterne und Schwarze Locher werden als Begleiter vorhergesagt.
Zudem wurden auch schon Dreifach-Sternsysteme mit heiBen Unterzwergen entdeckt.

3.2. Entstehungstheorien

Die Entstehung heiBer Unterzwerge ist Gegenstand aktueller Forschung. HeiBe Unterzwer-
ge reprasentieren spate Entwicklungsstadien von massearmen Sternen.

!Dieses Kapitel bezieht sich hauptsichlich auf |Heber (2009, 2016a)).
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Tabelle 3.1.: Unterteilung der heiBen Unterzwerge abhangig von der Auspragung ihrer
Heliumlinien. (Moehler et al., |1990)

Subdwarf-Typ \ Charakteristische Spektrallinien

sdB starke, breite Balmer-Linien,
schwache, bzw. keine He I-Linien
sdOB starke, breite Balmer-Linien,
schwache He |- & He lI-Linien
sdO starke, breite Balmer-Linien,
He Il-Linien
He-sdB starke He I-Linien,

schwache He ll-Linien,

keine Balmer-Linien

He-sdO starke He [I-Linien,

manchmal schwache He I-Linien,
keine Balmer-Linien

Man vermutet, dass es sich bei den heiBen Unterzwergen des Spektraltyps B um heli-
umkernbrennende Sterne mit Massen von ~ 0.5 M handelt, wobei der Heliumkern von
einer diinnen (< 0.02 M), wasserstoffreichen Hiille umgeben ist (Heber, 1986] Saffer
et al., [1994). Da die Hiille sehr diinn ist, findet kein Wasserstoffschalenbrennen statt.
HeiBe Unterzwerge des Spektraltyps B sind also die Kerne von Roten Riesen. Sie befinden
sich im HRD auf dem extremen Horizontalast (EHB) und heiBen deswegen auch EHB-
Sterne, siehe Abbildung 2.1} Es wurden allerdings auch schon heiBe Unterzwerge des
Spektraltyps B beobachtet, bei denen es sich nicht um heliumbrennende Sterne handeln
kann, da ihre Massen zu gering sind (Heber et al.| 2003). Es gibt verschiedene Theorien
zu ihrer Entstehung. Es gilt vor allem zu erklaren, wie ein Roter Riese seine gesamte Hiille
verlieren kann. Um die Entstehung von isolierten heiBen Unterzwergen des Spektraltyps
B zu erkldren, gelten das Hot Flasher- oder das Merger-Szenario als vielversprechend. Die
Halfte aller sdB-Sterne sind jedoch Komponenten von engen Doppelsternsystemen ((Cop-
perwheat et al., 2011 |Napiwotzki et al., 2004)). Ihre Entstehung lasst sich z. B. durch das
Common-Envelope(CE)-Szenario oder das stable Roche Lobe Overflow(RLOF)-Szenario
erklaren.

Bei sdO-Sternen geht man davon aus, dass es sich um weiterentwickelte sdB-Sterne
handelt, das heiBt, um C/O-Kerne umgeben von einer heliumbrennenden Schale. SdO-
Sterne haben den extremen Horizontalast bereits verlassen und werden einmal als WeiBe
Zwerge enden.

Fiir die He-sdO-Sterne ist diese Theorie nicht liberzeugend. Denn heiBe Unterzwer-
ge des Spektraltyps B sind groBteils heliumarm und es ist unklar, wie sich aus einem
heliumarmen sdB-Stern ein heliumreicher He-sdO-Stern entwickeln kann. Da He-sdO-
Sterne fast nur isoliert vorkommen, erklart man sich ihre Entstehung z. B. mit dem Hot
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Flasher-Szenario oder dem Merger von zwei WeiBen Heliumzwergen.
Im Folgenden werden die verschiedenen Entstehungsszenarien dargestellt.

3.2.1. Entstehungstheorien fiir heiBe Unterzwerge in
Doppelsternsystemerﬂ

Ausgangspunkt fiir das stable RLOF- und das CE-Szenario, siehe Abbildung [3.1] ist ein
enges Doppelsternsystem, bei dem der Vorlaufer des sdB-Sterns sein Roche-Volumen
gegen Ende des Riesenastes ausfiillt. |Castellani & Castellani (1993]) haben gezeigt, dass,
wenn das Roche-Volumen gegen Ende des Riesenastes ausgefiillt wird, also kurz bevor
der Heliumflash stattfindet, kann der iibrigbleibende Kern (nach CE-Entwicklung/stable
RLOF) Helium fusionieren. Aufgrund des Uberschreitens der Roche-Grenze kommt es
zum Massentransfer. Dieser kann entweder stabil (stable RLOF) oder instabil (unstable
RLOF) verlaufen.

Stable Roche Lobe Overflow(RLOF)-Szenario

Damit der Massentransfer stabil ist, muss das Massenverhaltnis der beiden Sterne kleiner
sein als 1.2-1.5. Fast die komplette wasserstoffreiche Hiille des Roten Riesen wird vom
Sekundarstern akkretiert. Das Doppelsternsystem weitet sich, da durch die Akkretion von
Materie ebenfalls Bahndrehimpuls auf den Begleiter iibertragen wird. |Han et al.| (2003])
sagten Umlaufperioden zwischen 10 und 500 Tagen vorher. Allerdings wurden bislang nur
Systeme mit Umlaufperioden von 700-1300 Tagen beobachtet. Aus dem Roten Riesen
wird durch den Masseverlust ein sdB-Stern mit einer Masse zwischen 0.30-0.45 M.
Beim Sekundarstern kann es sich im RLOF-Szenario um einen Hauptreihenstern oder
einen Riesen handeln, siehe Abbildung [3.1c.

Common-Envelope(CE)-Szenario

Die CE-Entwicklung ist eine der wichtigsten, aber auch die am wenigsten verstandene
Phase der Doppelsternentwicklung. Damit der Massentransfer instabil verlauft, muss das
Massenverhdltnis der beiden Sterne groBer sein als 1.2-1.5. Der Sekundarstern ist nicht
in der Lage alles an Materie zu akkretieren. Als Konsequenz bildet sich eine gemeinsame
Hiille aus. Es kommt zur Reibung zwischen den beiden Sternen und der gemeinsamen
Hiille. Dadurch wird Energie und Drehimpuls auf die Hiille iibertragen. Wegen des Dre-
himpulsverlustes bewegen sich die beiden Sterne auf einer Spiralbahn aufeinander zu.
Im CE-Szenario entstehen also enge Doppelsternsysteme mit Umlaufperioden zwischen
0.1 und 10 Tagen. Wegen der Energiezufuhr der Hiille kann die Bindungsenergie iiber-
wunden werden, das hei3t, die Hiille wird abgestoBen. Aus dem Roten Riesen ist ein
sdB-Stern mit einer Masse zwischen 0.40—-0.49 M., geworden. Da die CE-Phase kurz ist,
bleibt der Sekundarstern vorwiegend unverdandert. Als Sekundarstern kommt z. B. ein

2Neben [Heber (2009, [2016a) wurden in diesem Abschnitt auch die Werke von |Han et al.| (2002} [2003)),
Podsiadlowskil (2008 und |Podsiadlowski et al.| (2008]) verwendet.
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Abbildung 3.1.: RLOF- & CE-Szenario. 2009)

Hauptreihenstern in Frage, siehe Abbildung [3.1Ib. Aus diesem konnte durch eine zwei-
te CE-Phase ein WeiBer Zwerg werden, wenn das Roche-Volumen vor dem Ende des
Riesenastes ausgefiillt wird. Ein Doppelsternsystem, bestehend aus einem WeiBen Zwerg
und einem sdB-Stern, kann sich auch mittels CE-Entwicklung aus einem System von
einem WeiBen Zwerg und einem Hauptreihenstern bilden. Dieses konnte wiederum durch
einen stabilen Massentransfer entstanden sein, siehe Abbildung [3.1p. Es kann auch zur
Double-core CE-Entwicklung kommen. Hier fiillen beide Sterne ihr Roche-Volumen na-
hezu gleichzeitig aus und es entsteht ein Doppelsternsystem aus zwei sdB-Sternen.
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3.2.2. Entstehungstheorien fiir isolierte heiBe Unterzwerge
Hot Flasher-Szenarid’

Normalerweise ereignet sich der Heliumflash fiir Sterne zwischen 0.4 und 2 M, an der
Spitze des Riesenastes. |Castellani & Castellani| (1993) haben gezeigt, dass, falls genii-
gend Masse wahrend der Riesenastphase verloren geht, der Heliumflash verzogert ein-
treten kann. Warum bzw. wie genau es zu diesem erhohtem Massenverlust kommt, ist
Jedoch noch nicht gut verstanden. Man spricht von sogenannten Hot Flashers, da der
Heliumflash nun bei heiBeren Temperaturen stattfindet. Es werden drei Typen von Hot
Flashers unterschieden, siche Abbildung [3.2}

Early Hot Flasher: Der Heliumflash ereignet sich kurz nach Verlassen des Riesenastes.
Es entstehen heiBe Unterzwerge.

Late Hot Flasher mit seichter Durchmischung (englisch: shallow mixing): Der Heliumflash
ereignet sich gegen Anfang auf der Abkiihlungssequenz zum WeiBen Zwerg. Hier
ist die Leuchtkraft wihrend des Heliumflashs so hoch (L ~ 10° L), dass sich
eine Konvektionszone ausbildet. Infolgedessen kann der Wasserstoff aus der Hiille
in heiBere Schichten gelangen, wo er dann zu Helium fusioniert. Beim Late Hot
Flasher mit seichter Durchmischung entstehen somit helium- und stickstoffreiche
heiBe Unterzwerge.

Late Hot Flasher mit tiefer Durchmischung (englisch: deep mixing): Der Heliumflash er-
eignet sich spater auf der Abkiihlungssequenz zum WeiBen Zwerg. Auch hier kommt
es zur Ausbildung einer Konvektionszone wahrend des Heliumflashs. Die Durchmi-
schung ist aber wesentlich starker, sodass die entstehenden heilen Unterzwerge
sehr helium-, stickstoff- und kohlenstoffreich sind.

Merger-Szenarid|

Verschmelzen zwei WeiBe Heliumzwerge, die ein enges Doppelsternsystem bilden, mit-
einander, so kann dies zur Entstehung eines isolierten heiBen Unterzwerges fiihren. Ein
solches Doppelsternsystem kann sich durch zwei CE-Phasen oder durch eine stable RLOF-
Phase und eine CE-Phase entwickeln. Enge Doppelsternsysteme sind starke Quellen fiir
Gravitationswellen. Gravitationswellen sind Verzerrungen der Raumzeit, die sich mit Licht-
geschwindigkeit ausbreiten. Sie entstehen, wenn sich Massen beschleunigt bewegen (Ca-
menzind, 2016)). Ein enges Doppelsternsystem, bestehend aus zwei WeiBen Heliumzwer-
gen, sendet also Gravitationswellen aus. Dadurch verliert das System an Energie und
Drehimpuls, sodass sich die Umlaufbahn verkleinert, bis die auf die Sterne wirkenden

3Zusatzlich zu Heber| (2009, 2016al) wurde in diesem Unterabschnitt auch Miller Bertolami et al | (2008])
als Literatur benutzt.

“Dieser Unterabschnitt basiert neben |Heber| (2009, [2016a]) auch auf den Werken von [Han et al.| (2002,
2003)) und |Zhang & Jeffery| (2012)).
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Abbildung 3.2.: Hot Flasher-Szenario: MS steht fiir mainsequence (Hauptreihe), RGB
steht fiir red giant branch (Roter Riesenast) und ZAHB steht fiir zero-
age horizontal-branch (Alter-Null-Horizontalast). (Heber, [2009))

gravitativen und zentrifugalen Krafte so groB sind, dass einer der beiden WeiBen He-
liumzwerge sein Roche-Volumen ausfiillt. Nach der Masse-Radius-Beziehung fiir WeiBe
Zwerge (R I\/I*%) ist es der massearmere und daher groBere Weile Heliumzwerg, der
seine Roche-Grenze liberschreitet. [Zhang & Jeffery (2012)) unterscheiden drei verschiede-
ne Moglichkeiten, wie das Verschmelzen der WeiBen Heliumzwerge ablaufen kann, siehe

Abbildung [3.3]

Slow Merger: Innerhalb weniger Minuten legt sich die ganze Masse des Primarsterns in
Form einer Scheibe um den Sekundarstern. Die Materie kiihlt sich ab und kann
vollstandig vom Sekundarstern akkretiert werden. Dies kann einige Millionen Jahre
dauern. Es entstehen heliumreiche heiBe Unterzwerge mit stickstoffreicher Oberfla-
che.

Fast Merger: Hier wird die Masse direkt auf die Oberflache des Primdsterns libertragen,
wo sie sich bis zu 108 K aufheizt und deswegen ausdehnt. Innerhalb einiger Minuten
entsteht eine heiBe Korona um den Sekundarstern. Aufgrund der Hitze kommt es
zur Heliumfusion, das heiBt Kohlenstoff wird erzeugt. AuBerdem entstehen eben-
falls durch die Hitze Konvektionszonen. Deswegen stromt der Kohlenstoff an die
Oberflache der heliumreichen heiBen Unterzwerge.

Composite Merger: Beim Composite Merger bildet sich sowohl eine kalte Scheibe als
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Abbildung 3.3.: Schematische Darstellung von drei Moglichkeiten wie zwei Weile Heli-
umzwerge miteinander verschmelzen kdnnen. (Heber, 2016a))

auch eine heiBe Korona (bestehend aus 30-50 % der Masse) um den Sekundérstern.
Handelt es sich um einen Merger von massearmen Sternen (M < 0.65 M), so
entstehen heliumreiche heiBe Unterzwerge mit stickstoffreicher Oberflache. Handelt
es sich allerdings um einen Merger von massereichen Sternen (M > 0.65 M), so
entstehen heliumreiche heiBe Unterzwerge mit kohlenstoffhaltiger Oberflache.

Allerdings konnen auch Merger anderer Sterne zur Entstehung von isolierten sdB-
Sternen fiihren, z. B. durch das Verschmelzen eines massearmen Sterns oder eines Brau-
nen Zwerges mit dem Kern eines Roten Riesen (Politano et al., 2008; Soker, [1998)) oder
durch die Vereinigung eines WeiBen Heliumzwerges mit einem massearmen, wasserstoff-
brennenden Stern (Clausen & Wade, 2011)).
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4. Spektroskopie

Spektroskopie ist die Wissenschaft liber das Verhdltnis von Strahlung und Materie. Auf
ihr basiert fast all unsere Kenntnis iiber die Welt der Sterne (Kaler, [1994)).

4.1. Das Sternspektrum]]

Das Spektrum eines Sterns ist das in seine einzelnen Wellenlangen zerlegte Sternenlicht.
Es zeigt, wie viel Strahlungsintensitat bei einer bestimmten Wellenlange vorhanden ist.
Es ist fiir jeden Stern individuell.

Die Energie, damit Sterne leuchten konnen, stammt aus der Kernfusion. Die bei der
Fusion entstehenden hochenergetischen Photonen kdnnen den Stern nicht direkt verlas-
sen, dafiir ist die Sternmaterie zu dicht. Auf ihrem Weg durch den Stern werden die
Gammaquanten fortwahrend absorbiert, reemittiert und gestreut. Sie bewegen sich al-
so im Zickzack durch den Stern. Man spricht auch vom random walk. Zudem verlieren
die Gammaquanten bei jedem dieser Vorgange Energie. Kommt das Photon schlieBlich
an der Photosphare (griechisch: Lichtkugel) an, so hat es soviel Energie verloren, dass
es zu einem energiearmen Photon aus dem Bereich des sichtbaren bzw. des infraroten
Lichts geworden ist. Man unterteilt einen Stern in drei Zonen: den Kern, die Hiille und
die Sternatmosphdre. Die Sternatmosphare kann aus verschiedenen Schichten bestehen.
Stets vorhanden ist die Photosphére. Sie ist nur einige hundert Kilometer dick (Miil-
ler, 2007 - 2014a)). Bei sonnendhnlichen Sternen kommt nach der Photosphdre noch die
Chromosphare und die Korona. In der Photosphare ist die Gasdichte viel geringer als im
Kern und in der Hiille, sodass die Photonen hier in den Weltraum entkommen konnen.

Ein Sternspektrum besteht aus einem kontinuierlichen Spektrum, das mit Absorptions-
linien durchzogen ist, siehe Abbildung [4.1] In vereinzelten Sternspektren finden sich aber
auch Emissionslinien. Die kontinuierliche Strahlung entsteht weiter unten in der Photo-
sphére, da hier das Gas dichter ist (1. Kirchhoffsches Strahlungsgesetz). Die Absorp-
tionslinien entstehen weiter oben in der Photosphare, wo die Dichte des Gases bereits
weiter abgenommen hat (3. Kirchhoffsches Strahlungsgesetz). Das Sternspektrum liefert
uns somit in erster Linie Informationen iiber die Sternatmosphire.

Doch was sind und wie genau entstehen Spektrallinien bzw. kontinuierliche Strahlung?

!Dieses Unterkapitel beruht auf dem Lehrbiichern von Bennett et al| (2010), [Comins (2011)), |[Kaler
(1994)), [Lesch & Miiller (2001)) und [Stromgren & Stromgren| (2013]).
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in beliebigen Einheiten
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Abbildung 4.1.: Spektrum von HZ 44 (aufgenommen am 10.08.2005 um 5:45 Uhr). Der
Kontinuumsverlauf ist durch den Empfindlichkeitsverlauf des Detektors
beeinflusst.

4.1.1. Entstehung von kontinuierlicher Strahlung

Ein kontinuierliches Spektrum umspannt einen weiten Wellenlangenbereich ohne Unter-
brechung. Man unterscheidet zwischen Emissions- und Absorptionskontinua.

Emissionskontinua entstehen durch frei-frei-Uberginge oder durch frei-gebunden-Uber-
gange (Rekombination). Bei einer frei-frei-Emission wird ein freies Elektron durch ein
Proton abgebremst und strahlt die Differenzenergie in Form eines Photons ab. Hier ist
der Ausgangs- und Endzustand nicht quantisiert, das heiBt, Photonen beliebiger Ener-
gien kdnnen emittiert werden und somit erhalten wir ein kontinuierliches Spektrum. Bei
einem frei-gebunden-Ubergang wird ein freies Elektron unter Abgabe eines Photons wie-
der gebunden. Das Elektron kann dabei in jedes erlaubte Energieniveau zurlickkehren.
Die Photonenenergie hangt von der Energie des Elektrons und dem Zustand ab, in den
es zuriickkehrt; sie muss aber mindestens der lonisationsenergie entsprechen. Es entsteht
ein Emissionskontinuum mit einer Emissionskante.

Absorptionskontinua entstehen durch frei-frei-Ubergange oder durch gebunden-frei Uber-
gange (lonisation). Bei einer frei-frei-Absorption wird ein freies Elektron beim Voriiberflug
an einem Proton beschleunigt. Damit dies geschehen kann, muss aber ein Photon zuge-
gen sein. Da hier der Ausgangs- und Endzustand nicht quantisiert ist, bekommen wir ein
kontinuierliches Spektrum. Bei einem gebunden-frei-Ubergang wird ein Elektron aus dem
Atom herausgeschlagen. Damit ein Photon ein Atom ionisieren kann, bendtigt es eine
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Abbildung 4.2.: Skizze eines Absorptionskontinuum, entstanden durch gebunden-frei-
Ubergdnge (g-f), mit Absorptionskante und Absorptionslinie, entstanden
durch gebunden-gebunden-Ubergange (g-g). (Weigert et al., 2005)

Mindestenergie, die jedoch iiberschritten werden kann. Die Wahrscheinlichkeit fiir eine
lonisation ist fiir Photonen nahe der lonisationsgrenze am groBten und nimmt mit kiir-
zerer Wellenlange (groBerer Energie) schnell ab. Es entsteht ein Absorptionskontinuum
mit einer Absorptionskante, sieche Abbildung [4.2]

4.1.2. Schwarzkérperstrahlung?

Das Kontinuum eines Sternspektrums kann durch das Spektrum eines Schwarzen Kor-
pers angendhert werden. Ein Schwarzer Korper ist ein idealisierter Korper. Er befindet
sich im thermodynamischen Gleichgewicht, das heilt im thermischen, mechanischen und
chemischen Gleichgewicht. Ein Schwarzer Korper absorbiert und reemittiert alles an ein-
fallender Strahlung (Absorptionsgrad = Emissionsgrad = 1). Zwar befinden sich Ster-
ne nicht im thermodynamischen Gleichgewicht, da die Sternatmosphadre einen radialen
Temperaturgradienten aufweist. Allerdings kann man die Bedingungen des thermodyna-
mischen Gleichgewichts fiir einzelne diinne Schichten der Sternatmosphdre annehmen.
Man spricht auch vom lokalen thermodynamischen Gleichgewicht.

Das Plancksche Strahlungsgesetz beschreibt die Intensitat der Schwarzkorperstrah-
lung, einmal als Funktion der Frequenz v, Gleichung (4.1)), und einmal als Funktion der

Wellenlange A, Gleichung (|4.2)):

2hv3 1
BAT)=B(w,T)=—; 0 (4.1)
C eXp(m) -1
2hc? 1
Ba(T):=B(\T) = 4.2
)\( ) ( ) )\5 exp()\Z‘;T)_l ( )
h . Plancksches Wirkungsquantum

¢ : Lichtgeschwindigkeit.

2Dieser Abschnitt basiert auf den Werken von [Karttunen et al.| (2007)), [Scholz| (2009) und Weigert et al.
(2005)).
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Abbildung 4.3.: Intensitat der Schwarzkorperstrahlung als Funktion der Wellenlange.
(Karttunen et al., 2007)

Wie man in Abbildung sieht, verschiebt sich das Maximum der Intensitatsverteilung
mit wachsender Temperatur zu kurzen Wellenlangen. Wir konnen die Wellenlange A,,ax,
bei der die Intensitdat maximal ist, bestimmen, indem wir die Nullstellen der Ableitung
%@ bestimmen. Als Ergebnis erhalt man das Wiensche Verschiebungsgesetz:

Amax - T = 0.002879 mK. (4.3)

Fiir A > Apax bzw. A < Ao kann man die Planck-Funktion (4.2) durch einfachere
Ausdriicke approximieren. Fiir A > A, mittels der Wienschen Naherung:

2hc? —hc
Und fiir A < A,ax mittels der Rayleigh-Jeans-Naherung:
2hc® MksT  2ckgT
By(T) e S0 AfBL_ 2CHBT (4.5)

XS hc M4
Zudem kann man aus dem Planckschen Strahlungsgesetz eine Beziehung zwischen der
Flussdichte F und der Temperatur T eines Sternes herleiten, das Stefan-Boltzmann-
Gesetz:

F=0c-T* (4.6)

o : Stefan-Boltzmann-Konstante.

4.1.3. Entstehung von Spektrallinien]|

Bei Spektrallinien handelt es sich um vereinzelt vorkommende Linien ganz bestimmter
Wellenlangen in einem Spektrum. Spektrallinien entstehen durch den Ubergang zwischen

3In diesem Abschnitt wurde zudem |Lermer] (1993) als Literatur verwendet.
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diskreten Energieniveaus. Man nennt sie auch gebunden-gebunden-Uberginge. Es wird
zwischen Emissionslinien und Absorptionslinien unterschieden.

In Atomen bzw. lonen kann Energie in der Anordnung der Elektronen gespeichert wer-
den. Befindet sich ein Elektron in einem angeregten Energiezustand, so ist es bestrebt
zuriick in den energiedrmsten Zustand, den Grundzustand, zu gelangen. Beim Ubergang
von einem hoheren Energieniveau E,, zu einem niedrigeren Energieniveau E, emittiert
das Elektron die Energiedifferenz E,, — E, in Form eines Photons. Man spricht von einer
Emissionslinie. Die Wellenlange A des Photons kann wegen den diskreten Energieniveaus
ebenfalls nur diskrete Werte annehmen:

En—E,= Eppoton=h-v= h)\c (4.7)
Diese diskreten Werte geben Riickschliisse auf das Element, welches die Emission bewirkt
hat. Denn in jedem Atom bzw. lon sind die Energieniveaus aufgrund der unterschiedli-
chen Zahl der Elektronen und der unterschiedlichen Starke ihrer Bindung an den Kern
unterschiedlich angeordnet.

Um von einem niedrigeren zu einem hoheren Energieniveau zu gelangen, kann das Elek-
tron ein Photon absorbieren. Man spricht von einer Absorptionslinie. Die Photonenenergie
muss der Energiedifferenz der beiden Niveaus entsprechen, folglich werden nur Photonen
ganz bestimmter Energien absorbiert. Auch hier erhdlt man uber die Wellenlange der
Absorptionslinie Riickschliisse auf die Atomart.

Da Molekiile aus mehreren miteinander verbundenen Atomen bestehen, kdnnen sie
schwingen und rotieren. Und somit ihre Energie, nicht nur wie Atome in der Anordnung
der Elektronen, sondern auch in der Schwingung und der Rotation speichern. Molekiile
konnen also auch Photonen emittieren oder absorbieren, indem sich ihre Rotations- bzw.
Schwingungszustdande andern. Die Energieniveaus der Schwingung und der Rotation sind
ebenfalls gequantelt, das heiBt, auch hier kann man von der Wellenlange auf die Mole-
kiilart schlieBen. Die Energieniveaus in Molekiilen liegen viel enger zusammen als die bei
Atomen. Darum werden Spektren mit vielen sehr eng beieinanderliegenden Linien erzeugt.
Man spricht von molekularen Banden. Molekulare Banden fallen in einem Sternspektrum
sofort auf.

Korper im thermischen Gleichgewicht haben ein kontinuierliches Spektrum. In der
Sternatmosphdre verringert sich allerdings die Temperatur stetig von innen nach au-
Ben. Nach dem Stefan-Boltzmann-Gesetz (4.6)) nimmt daher auch der Strahlungsfluss
ab. Deshalb ist die Intensitat der Kontinuumsstrahlung hoher als die der Linienstrahlung
und wir erhalten ein Spektrum mit Absorptionslinien.

Die Linien entstehen nicht alle in derselben Schicht. Schwache Linien entstehen weiter
unten. Dort ist die Temperatur hoher, das heiBt, der Strahlungsfluss ist groBer. Die starken
Linien entstehen weiter oben, wo die Temperatur niedriger und der Strahlungsfluss somit
geringer ist.
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Abbildung 4.4.: Linienprofil einer Spektrallinie. dv ist die Halbwertsbreite, d. h. die Breite
auf halber Hohe des Spitzenwertes. Den Spektralbereich innerhalb der
Halbwertsbreite nennt man den Linienkern und die Bereiche auBerhalb
nennt man die Linienfliigel. (Demtroder, |2005))

4.1.4. Linienprofil®

Das Linienprofil ist die Auftragung des Strahlungsflusses iiber die Wellenlange bzw. Fre-
quenz, siehe Abbildung [4.4] Es beschreibt somit die Struktur einer Spektrallinie. Das
Linienprofil einer Spektrallinie hat stets eine gewisse Breite. Hierfiir gibt es drei Griinde:

Natiirliche Linienbreite: Ursache fiir die natiirliche Linienbreite ist die endliche Lebens-
dauer angeregter Zustande. Nach der Heisenbergschen Unscharferelation kann auf-
grund dieser endlichen Lebensdauer At die Energieunscharfe AE nicht gegen Null

gehen:
h h
AEAt~ — & NE~ ——. 4
t 2T <« 2mAt (4.8)
Die Frequenz v hat daher eine Unscharfe Av von:
AE 1
B == oy (#.9)

Bei einem Ubergang E,, — E, zwischen zwei angeregten Niveaus tragen beide
Lebensdauern At,, und At, zur natirlichen Linienbreite bei. Man erhalt dann:

Ay

AE,+AE, 1,1 1
% “oanlag tag) (410)

Druckverbreiterung: Wenn ein Teilchen einem anderen zu nahekommt, so verschiebt es
dessen Energieniveaus. Die Verschiebung ist im Allgemeinen fiir die einzelnen Ener-
gieniveaus verschieden groB und kann positiv (bei abstoBender Wechselwirkung)

“Dieser Abschnitt bezieht sich auf[Demtroder|(2005)), Karttunen et al | (2007)), [Scholz (2009)) und |Weigert
et al.| (2005).
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oder negativ (bei anziehender Wechselwirkung) sein. Dadurch dndert sich die Wel-
lenlange der Emission bzw. Absorption. Das Linienprofil, bestehend aus mehreren
Emissions- bzw. Absorptionsvorgangen, verbreitert sich also. Da mit zunehmenden
Druck immer mehr Atome gestort werden, spricht man von der Druckverbreiterung.

Dopplerverbreiterung: Atome und Molekiile bewegen sich und zwar umso schneller, je hei-
Ber das Gas (Brownsche Bewegung). Aufgrund dieser thermischen Bewegung sind
die Spektrallinien dopplerverschoben. Der Effekt, dass sich Wellenlangen andern,
wenn sich Beobachter und Quelle aufeinander zu oder voneinander wegbewegen, ist
allgemein als Dopplereffekt nach dem Osterreicher Mathematiker Christian Dopp-
ler um 1842 bekannt (Comins, 2011)). Da die thermische Bewegung ungeordnet
und zufallig ist, werden die Linien unterschiedlich dopplerverschoben. Das Linien-
profil, das aus mehreren Emissions- bzw. Absorptionslinien besteht, verbreitert sich
dementsprechend. Die thermischen Bewegung der Teilchen ist nicht die einzige Ur-
sache fiir das Auftreten einer Dopplerverbreiterung. Auch nicht-thermische Effekte
wie z. B. die Rotation eines Sterns oder Vorgange der Mikro- und Makroturbulenz in
einer Sternatmosphare wie z. B. Konvektion fiihren zu einer Dopplerverbreiterung.

4.2. Datenaufnahme

Die Spektren von HZ 44 und BD +75°325, die fiir diese Arbeit verwendet wurden, stam-
men vom HIRES-Spektrographen des W. M. Keck Observatoriums auf dem Mauna Kea
in Hawaii, sieche Abbildung [4.5] Der Berg erfiillt alle wichtigen Kriterien fiir einen guten
Beobachtungsort: Das Licht der Stadte erreicht ihn nicht und die Luft ist klar, ruhig und
trocken. Die Zwillingsteleskope (Keck-1, Keck-Il) des Observatoriums sind weltweit die
groBten optischen und Infrarot-Teleskope. Die Hauptspiegel besitzen einen Durchmes-
ser von 10 m und sind aus 36 Hexagonalsegmenten zusammengesetzt. Jedes Teleskop
wiegt 300 Tonnen und arbeitet mit einer Genauigkeit im Nanometerbereich. Keck-I wurde
1993 in Betrieb genommen und Keck-Il 1996 (Lewis, |2017b)). Der HIRES-Spektrograph
(englisch: high resolution echelle spectrometer) ist eines der groBten und mechanisch
komplexesten Instrumente am W. M. Keck Observatorium. Mit ihm gelangen einige bahn-
brechende Entdeckungen wie der direkte Beweis eines Modells fiir die Urknalltheorie oder
die Entdeckung von mehreren Exoplaneten (Lewis, |2017a)).

Im folgenden Abschnitt soll die Funktionsweise eines Echelle-Spektrographen erklart
werden.

4.2.1. Funktionsweise eines Echelle—SpektrographenH

Um die Funktionsweise eines Echelle-Spektrographen besser erklaren zu konnen, wird
zuerst auf die Funktionsweise eines Spektrographen eingegangen. Mit Spektrographen
lasst sich das Sternenlicht in seine einzelnen Bestandteile zerlegen. Ein schematischer

5Die Ausfiihrungen basieren auf |Heber| (2016b)).
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Abbildung 4.5.: Das W. M. Keck Observatorium auf dem Gipfel des 4200 m hohen Vul-

kans Mauna Kea auf Hawaii. ,

foll ]
—— Ud\u,u
fRIb e
— U/--- = Teleskop ———
| Lichy,
Kollimator Spalt in der Strap,
Brennebene

des Teleskops

Abbildung 4.6.: Schematischer Aufbau und Strahlengang eines Gitterspektrographen mit
Kollimatorbrennweite fx.;, Kamerabrennweite fx,,, Spaltbreite b und
der aus Sicht des Gitters vom Spalt umspannte Winkelbereich Acr.

ber 2016
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Aufbau eines Gitterspektrographen ist in Abbildung zu sehen. Zu den wesentlichen
Komponenten eines Spektrographen zahlen:

Teleskop: Das Teleskop sammelt und fokussiert das Sternenlicht in der Brennebene.
Spalt: Der Spalt bestimmt die spektrale Auflosung und blendet Streulicht aus.

Kollimator: Der Kollimator sorgt dafiir, dass das Sternenlicht parallel auf das Disper-
sionselement trifft, damit ein sinnvolles Interferenzmuster entsteht.

Dispersionselement: Das Dispersionselement ist das Kernstiick eines Spektrographen. Es
ist fiir die Zerlegung des Lichts zustandig. Als Dispersionselement kann z. B. ein
Gitter oder ein Prisma verwendet werden. Eine wichtige KenngroBe eines Spek-
trographen ist das spektrale Auflosungsvermogen R. Mit einem Blaze-Gitter, auch
Echelle-Gitter genannt, lasst sich in hohen Beugungsordnungen n ein hohes Auflo-
sungsvermogen erzielen, da fiir das Aufldsungsvermdogen eines Blaze-Gitters Rgitter
gilt:

Rgitter = NN (4.11)

N . Zahl der ausgeleuchteten Furchen.

Deshalb werden sie haufig in Spektrographen verwendet. Bei Blaze-Gittern handelt
es sich um Reflektionsgitter mit regelmaBig angeordneten, geneigten Furchen.

Kamera-Objektiv: Das Kamera-Objektiv bildet das vom Dispersionselement erzeugte
Spektrum auf den Charge-Couple Device (CCD) Detektor ab.

CCD Detektor: Der CCD Detektor digitalisiert schlieBlich das aufgenommene Spektrum.

Die spektrale Auflosung eines Spektrographen wird in der Regel nicht durch die des
Gitters/Prismas beschrankt, sondern durch die Breite des Eintrittsspalts b. Deshalb kann
man das spektrale Aufldsungsvermdgen eines Gitterspektrographen Rspektrograpn durch
das spektrale Auflosungsvermogen des Spalts Rspa beschreiben:

n - fio
RSpektrograph = RSpalt = WCOOS(CY) : (412)
fxon Kollimatorbrennweite
d : Abstand zweier Furchen des Blaze-Gitters
a :  Einfallswinkel des Sternlichts am Blaze-Gitter
A Wellenlange des einfallenden Sternlichts.

Um das spektrale Auflosungsvermdgen, also die Qualitat des Spektrums, zu erhdhen,
kann man nach Gleichung (4.12]) entweder die Spaltbreite b sehr klein wahlen oder in
hohen Beugungsordnungen n beobachten. Die Spaltbreite kann man aber nicht beliebig
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Abbildung 4.7.: Prinzip eines Echelle-Spektrographen am Beispiel zweier iiberlappender
Ordnungen. (Heber, [2016b))

verkleinern; sie sollte dem ortlichen Seeing angepasst sein. Als Seeing bezeichnet man
atmospharische Storungen wie z. B. Turbulenzen in der Luftschicht. Sie sorgen dafiir,
dass aufgenommene Objekte in der Brennebene des Teleskops groBer erscheinen. Die
Verkleinerung des Spalts wiirde also zu unerwiinschten Lichtverlusten fiihren. Andererseits
fiihrt die Verwendung von hohen Beugungsordnungen dazu, dass diese liberlappen, das
heiBt, das Licht verschiedener Ordnungen und Wellenlangen unter dem gleichen Winkel
B gebeugt wird.

Eine Losung dieses Problems bietet der Echelle-Spektrograph (aus dem Franzésischen:
Stufe, Leiter). In ihm ist zusatzlich zu den oben genannten Komponenten ein Querdis-
persionselement eingebaut. Dieses Querdispersionselement ist ein zweites Gitter oder
Prisma, welches zur Dispersionsrichtung des Blaze-Gitters um 90° gedreht ist. Es sorgt
dafiir, dass die einzelnen iberlappenden Beugungsordnungen voneinander getrennt wer-
den. Es entsteht ein stufenformiges Spektrum, siehe Abbildung [4.7] Jede einzelne der
iiberlappenden Ordnungen deckt bei geeigneter Parameterwahl (n, a, B, d) einen kleinen
Teilbereich des Spektrums ab. Die Einzelordnungen miissen dann noch zusammengefiigt
werden, um das komplette Spektrum zu erhalten.

4.3. Datenreduktion

Die Aufnahmen des CCD Detektors bezeichnet man als Rohdaten. Diese sind fiir eine
Analyse des Spektrums noch nicht geeignet. Sie miissen zuerst noch reduziert werden. Die
Daten, die fiir diese Arbeit auf der Internetseite des Keck Observatory Archive (KOA)
angefordert wurden, waren bereits weitestgehend reduziert. KOA arbeitet hierfiir mit
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einem Programm names MAuna Kea Echelle Extraction (I\/IAKEE)E] Die wichtigsten
Schritte einer Datenreduktion sind (Heber, [2016b):

Subtraktion des Dunkelstroms: Aufgrund der endlichen Temperatur des CCD Detektors
kann es zu kiinstlichen Signalen wahrend der Aufnahme kommen, da Elektronen
ausgelost werden, ohne das Photonen auf den Detektor auftreffen. Diese thermi-
schen Effekte konnen durch die Subtraktion eines Darkframes korrigiert werden. Ein
Darkframe ist eine Aufnahme gleicher Dauer und Temperatur aber bei geschlossener
Blende. Es sind darauf also nur die kiinstlichen Signale zu erkennen.

Entfernung von Cosmics: Unter ,Cosmics” versteht man die Storsignale, die durch die
geladenen Teilchen der kosmischen Strahlung erzeugt werden. Sie sind meist auf
wenige Pixel beschrankt und kdnnen durch die Anwendung eines numerischen Filters
sehr wirkungsvoll entfernt werden.

Entfernung des Himmelshintergrunds: Da die Spalthche groBer ist als die Spaltbreite,
wird auch der Himmelshintergrund (z. B. das vom Mond reflektierte Sonnenlicht
oder Licht aus den Stadten) aufgenommen. Das fiihrt dazu, dass das Licht einer
Ordnung durch das angrenzender Ordnungen kontaminiert wird. Die Starke des
Himmelshintergrunds kann durch das Signal zwischen den Ordnungen abgeschatzt
und dadurch entfernt werden.

Flatfieldkorrektur: Der Intensitdtsverlauf innerhalb einer Ordnung ist nicht gleichmaBig.
Das konnte beispielsweise daran liegen, dass verschiedene Pixel unterschiedlich emp-
findlich gegeniiber Photonen sind. Dies lasst sich beheben, indem man durch ein
Flatfield dividiert. Ein Flatfield ist die Aufnahme des Spektrums einer Quelle konti-
nuierlicher Strahlung, z. B. einer Halogenlampe.

Wellenlangenkalibrierung: Die Dispersionsrelation, mit der jedem Pixel eine Wellenlange
zugeordnet wird, wird durch ein Polynom niedriger Ordnung genahert. Dazu wird
ein Vergleichsspektrum mit bekannten Spektrallinien aufgenommen. KOA verwen-
det hierfiir das Spektrum einer Thorium-Argon-Lampe. KOA kalibriert auf Vaku-
umwellenlangen. Diese muss man noch in Luftwellenlangen umrechnen. Dies wurde
mit einem von meiner Betreuerin, Dr. Marilyn Latour, geschriebenen Programm
namens merge order.pro verwirklicht.

Rebinning: Bei diesem Bearbeitungsschritt werden die einzelnen Beugungsordnungen aus
dem zweidimensionalen Bild extrahiert und in eindimensionale Datenarrays umge-
wandelt. Die Pixelskala wird durch die in der Kalibrierung ermittelte Wellenlangens-
kala ersetzt.

Heliozentrische Korrektur: Unser Beobachtungsort, die Erde, ruht nicht. Sie dreht sich
um sich selbst und kreist um die Sonne. Aufgrund dieser Bewegungen kommt es

SFiir weitere Informationen siehe http://www.astro.caltech.edu/~tb/makee/index.html.
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zu einer Wellenlangenverschiebung im beobachteten Sternspektrum. Das Spektrum
muss bzgl. dieser Wellenlangenverschiebung korrigiert werden. Man spricht auch von
heliozentrischer Korrektur (de la Calle & Loiseaul, 2008]). KOA liefert die Spektren
bereits heliozentrisch korrigiert.

Zusammenfiigen der Ordnungen: Dieser Bearbeitungsschritt wird nicht von KOA durch-
gefiihrt. Das Zusammenfiigen der Ordnungen erfolgte ebenfalls mit dem Programm
merge order.pro. Dazu wurde zuerst eine Liste mit allen Ordnungen erstellt, die
man verwenden mdchte, das heiBt, fehlerhafte Ordnungen wurden entfernt[/] Mer-
ge order.pro hat die Beugungsordnungen dann zusammengefiigt. Bei liberlappen-
den Orndungen wurde nur der Uberlappbereich der hoheren Ordnung behalten. Ein
gewichtetes Mittel des Uberlappbereichs konnte nicht gebildet werden, da die Ord-
nungen sich verschoben iiberlagerten.

Normierung: Es ist niitzlich Sternspektren zu normieren, das heiBt, ihren Kontinuums-
verlauf auf eins setzen, um die Vergleichbarkeit von Spektren zu erleichtern.

4.4. Radialgeschwindigkeitsmethode

Planeten oder andere Begleiter eines Sterns sind oft nicht direkt beobachtbar, das heiBt,
man kann keine Bilder oder Spektren von ihnen aufnehmen. Griinde hierfiir sind beispiels-
weise, dass sie kein Licht aussenden und das von ihnen reflektierte Licht von dem beglei-
tenden Stern iiberstrahlt wird oder dass sie zu leuchtschwach sind (Bennett et al., 2010)).
Deshalb muss auf indirekte Methoden zurlickgegriffen werden. Eine dieser indirekten Me-
thoden ist die Radialgeschwindigkeitsmethode, auch Doppler-Verfahren oder Doppler-
Wobble-Methode genannt. Die Radialgeschwindigkeitsmethode ist nach der Transitme-
thode die erfolgreichste Methode um Exoplaneten zu entdecken. Insgesamt wurden mit
dieser Methode mittlerweile schon 620 Exoplaneten nachgewiesen (Brennan et al., 2017)).

4.4.1. Erklirung der Methodef|

Sterne bewegen sich meist geradlinig. Diese Bewegung dndert sich im Laufe von sehr
vielen Jahren kaum. Die tatsachliche Geschwindigkeit eines Sterns kann man aufteilen in
ihre radiale und ihre transversale Komponente. Die Radialgeschwindigkeit (englisch: radial
velocity (RV)) ist die Geschwindigkeit entlang der Sichtlinie. Die Transversalgeschwin-
digkeit ist die Geschwindigkeit quer zur Sichtlinie. Die Radialgeschwindigkeit eines Sterns
verursacht eine Dopplerverschiebung der Spektrallinien. Bewegt sich ein Stern auf uns zu,
so werden seine Spektrallinien in Richtung der blauen Seite des Spektrums verschoben.
Bewegt sich ein Stern von uns weg, so weisen seine Spektrallinien eine Rotverschiebung

"Mehr zu fehlerhaften Ordnungen: https://koa.ipac.caltech.edu/UserGuide/HIRES/extracted_

gulde.html.
8Dieser Abschnitt basiert auf den Werken von [Comins| (2011)), [Kaler| (1994)), [Karttunen et al| (2007)),
Nolte & Sauerbier| (2015)), Voigt| (2012) und Wambsganss| (2017)).
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Doppler-Verschiebung
durch Hin- und Herwackeln
des Sterns /

unsichtbarer
Planet

Abbildung 4.8.: Veranschaulichung des Dopplereffekts. Bei einem groBen Massenverhalt-
nis zwischen Stern und Begleiter liegt der Massenschwerpunkt sehr nahe
beim Stern, manchmal sogar im Stern. Die Umlaufbahn des Sterns ist
also sehr klein. Von weiten wirkt es, als wiirde er nur hin und her wackeln,
auf englisch to wobble. Daher auch der Name Doppler-Wobble-Methode.
(Wambsganss, 2017)).

auf. In Sternspektren sind die gemessenen Dopplerverschiebungen stets klein, meist nicht
mehr als ein oder zwei Angstrom.

Bei einem Stern-Begleiter-System bewegt sich zum einen das System im Ganzen und
zum anderen bewegen sich der Stern und der Begleiter noch auf Keplerbahnen um den
gemeinsamen Schwerpunkt. Die Radialgeschwindigkeit des Sterns andert sich aufgrund
der Keplerbewegung periodisch. Deshalb sind die Spektrallinien des Sternspektrums pe-
riodisch dopplerverschoben, sieche Abbildung [4.8] Das heiBt, aufgrund von periodischen
Variationen der Radialgeschwindigkeit eines Sterns kann auf einen Begleiter geschlossen
werden.

Doch wie lasst sich die Radialgeschwindigkeit eines Sterns bestimmen? Aus den be-
obachteten Wellenlangen X\,., und den dazugehorigen Laborwellenlangen A:peo kann die
Radialgeschwindigkeit eines Sterns v,,4 . wie folgt berechnet werden:

AN o >\beo - >\theo _ Vradx
>\theo >\theo c

(4.13)

Um Variationen der Radialgeschwindigkeit zu bemerken, miissen die Radialgeschwindig-
keiten mehrerer Spektren miteinander vergleichen werden. Da man nicht weiB, ob es
sich um ein lang- oder ein kurzperiodisches System handelt, sollten Spektren von vielen
verschiedenen Zeitpunkten, also von verschiedenen Jahren, von verschiedenen Monaten
desselben Jahres, von aufeinanderfolgenden Tagen etc. betrachtet werden.
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Unter einer Radialgeschwindigkeitskurve versteht man die Auftragung der Radialge-
schwindigkeit liber die Zeit. Werden kreisformige Umlaufbahnen fiir den Begleiter und
den Stern angenommen, so ergibt sich fiir die Radialgeschwindigkeitskurve eine Sinus-
kurve, wobei die Bahnperiode P genau der Periode der Sinuskurve entspricht und somit
direkt ablesbar ist. Wenn das Stern-Begleiter-System nicht direkt von der Seite beob-
achtet wird, so weist die Bahnachse eine Neigung um den Winkel i/ auf, auch Inklination
genannt. Deshalb ergibt sich fiir die Amplitude der Radialgeschwindigkeitskurve Ki,:

2ra. ..
Ky = Viad.max.x = VBahns * Sil’l(i) = 7;, : Sm(/)
Ga = (4.14)
* 7 27sin(i) '
a. . groBe Halbachse der Umlaufbahn des Sterns, hier: Radius
Vrad.max.« - Maximale Radialgeschwindigkeit des Sterns

Vann« . Bahngeschwindigkeit des Sterns.

Als nachstes beschaftigen wir uns mit der Frage, ob sich auch Aussagen iiber die Masse
des Sterns bzw. des Begleiters treffen lassen. Dafiir leiten wir uns die Massenfunktion
f(M) her. Mit dem Schwerpunktsatz (M.a. = Mgag < ag = a. - 47=) und dem 3.

Keplerschen Gesetz <a3 = (a.+ag)* = GPQ%;;“"””) folgt:

M, \3 M M.\ 3
(a*+a5)3:<a*+a*- ) :af( e >

Ms Mg~ Mg
3(/\45 + M*>3 _ GP?*(M, + Mg)
* MB N 472
oot (M M) M
"GP? <MB+M*)3 (M. + Mg)?
Mg
Setzt man nun a, = prsﬁ*(i) aus Gleichung (4.14)) ein, so erhilt man:
( PK. )3 4m>  PK? M3
2msin(i)) GP?2  2wGsin®(i) (M, + Mg)?

MEsin®(i)  PK3

= (M) = = 4.15
(M) (M, + Mg)? 2nG ( )
Mg . Masse des Begleiters
M, : Masse des Sterns
G : Newtonsche Gravitationskonstante.

Wenn der Begleiter so leuchtschwach ist, dass seine Spektrallinien nicht beobachtet wer-
den kdnnen, so erhdlt man iiber die Massenfunktion eine untere Grenze fiir die Masse des
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Begleiters:

M3 sin3 i . . sin(<1
BM% () = Mgsin®(i) < Msg. (4.16)

_ MZsin®(i)
f(M):= (M. + Mg )?

A

Fiir eine genauere Bestimmung der Masse des Begleiters miissen die Masse des Sterns
und die Inklination aus einer anderen Quelle bekannt sein.

Tragen beide Komponenten, Stern und Begleiter, zum Spektrum bei, so kann auch die
Radialgeschwindigkeit des Begleiters bestimmt werden. Aus der Radialgeschwindigkeits-
kurve erhalt man fiir die Amplitude der Radialgeschwindigkeit des Begleiters Kz, analog

zu Gleichung (4.14)):

271'85

Kg = -sin(f). (4.17)
Aus den Gleichungen (4.14)) und (4.17) folgt:
a. K.
= = _ 4.18
2 Ka (4.18)

Mit dieser Gleichung (4.18) und dem Schwerpunktsatz erhdlt man das Massenverhaltnis
der beiden Komponenten:

M*K* = MBKB
Ks

Mit dem Massenverhaltnis (4.19)) und der Massenfunktion konnen die Ausdriicke
Mg sin®(i) und M,sin’(i) bestimmt werden. Das heiBt, wenn beide Komponenten zum
Spektrum beitragen, kann zwar das Massenverhaltnis der beiden Komponenten bestimmt
werden, fiir die exakte Bestimmung der Massen fehlt hier allerdings ebenfalls der Wert
fuir die Inklination.

4.4.2. Linienidentifikation

Ein wichtiger Schritt, um spater die Radialgeschwindigkeit eines Sterns berechnen zu kon-
nen, ist die ldentifikation der Spektrallinien. Das heiBt, es muss herausgefunden werden,
von welchem Element in welcher lonisierungsstufe sie stammen.

Aufgrund des bekannten Spektraltyps der Sterne weil man, welche Elemente sich in
welcher lonisierungsstufe in dem Stern befinden sollten, siehe hierzu auch Tabelle [2.1]
Nun kann gezielt nach diesen Elementen im Stern gesucht werden. Es sollte dabei nicht
vergessen werden, dass die gemessenen Wellenlingen um ca. 1-2 A dopplerverschoben
sind. Die theoretischen Wellenlangen der Elemente/ lonen stammen von der spektralen
Datenbank des National Institute of Standards and Technology (NIST )]

%http://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines_form.html
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Zudem wurde auch mit dem Buch A Multiplet Table of Astrophysical Interest von C.
E. Moore (1959) gearbeitet. In dem Buch findet man Multiplett-Tabellen. Die einzel-
nen Energieniveaus in Atomen und lonen ordnen sich in dichten Gruppen an, die auch
als Terme bezeichnet werden. Eine Gruppe von Spektrallinien, die durch den Ubergang
zwischen denselben zwei Termen entsteht, nennt man ein Multiplett (Kaler, 1994)). In
Sternspektren liegen die Spektrallinien eines Multipletts haufig, aber nicht immer, nahe
beieinander. Multipletts helfen bei der Zuweisung der Spektrallinien zu einem bestimmten
Atom bzw. lon. In Multiplett-Tabellen sind die Wellenlangen sowie die relativen Starken
der zu dem Multiplett gehdrenden Spektrallinien aufgelistet. Man sucht nach allen Linien
eines Multipletts und je nachdem, ob sie vorhanden sind bzw. ob sie mit den relativen
Stdrken aus der Multiplett-Tabelle libereinstimmen, kann dann sicher gesagt werden, ob
es sich um dieses Atom bzw. lon handelt.

4.4.3. Linienauswahl

Nachdem man einen GroBteil der Linien identifiziert hat, stellt sich nun die Frage, welche
man fiir die Berechnung der Radialgeschwindigkeit auswahlt.

In Sternspektren kommt es haufiger vor, dass Linien iiberlappen, miteinander ver-
schmelzen oder dass eine Linie von einer benachbarten, starkeren Linie sogar vollstandig
verdeckt wird. Fur die Berechnung der Radialgeschwindigkeit sollten nur ,schone” Linien
ausgewdhlt werden, bei denen die Linienmitte gut bestimmbar ist.

AuBerdem wurden pro Spektrum ca. 10-20 Linien fiir die Berechnung der Radialge-
schwindigkeit ausgewahlt, um eventuelle Fehler zu minimieren.

4.4.4. Ermittelung der Radialgeschwindigkeit

Fir die Ermittelung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien wurde mit dem
Programm Spectrum Plotting and Analysis Suite (SPAS) gearbeitet. Dieses Programm
wurde von Heiko Hirsch im Rahmen seiner Doktorarbeit entwickelt (Hirsch|, [2009)).

SPAS bietet die Mdglichkeit, Lorentz-GauB-Kurven an die Spektrallinien zu fitten, um
die beobachteten Wellenlangen zu ermitteln, sieche Abbildung[4.9] AnschlieBend berechnet
SPAS mit Hilfe der Dopplerformel die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Li-
nien. Die theoretischen Wellenlangen wurden dem Programm mitgeteilt. Diese stammen
aus NIST.

SPAS gibt hierbei Fehler fiir die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien an. Da
die Fehler aber so gut wie immer die gleiche GréBenordnung aufwiesen, wurden die Radi-
algeschwindigkeiten der einzelnen Linien v,,4,; beim Berechnen des Mittelwerts v,,4 mit
dem gleichen Gewicht beriicksichtigt:

n
LV i
Vrad = Z"ln r2d. (4.20)

n : Anzahl der Spektrallinien,
von denen die Radialgeschwindigkeit bestimmt wurde.
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Abbildung 4.9.: Mittels SPAS durchgefiihrter Lorentz-GauB-Fit an die N Ill-Linie bei
4634.14 A im am 10.08.2005 (5:45 Uhr) aufgenommenen Spektrum von
HZ 44.

4.4.5. Statistische Fehler

Jede Messung ist mit einem Fehler behaftet. Um die Bedeutung einer Messung einschat-
zen zu konnen, ist es wichtig zu wissen, wie groB3 dieser Fehler ist. Der statistische Fehler
der Radialgeschwindigkeit Av,,4 wurde mittels der Standardabweichung abgeschatzt:

n Ly 2
AVyog = \/Z'ﬂ(vf"’d” Vrao)” (4.21)

n—1

4.4.6. Systematische Fehler

Neben den statistischen sind ebenso systematische Fehler zu beriicksichtigen. Systema-
tische Fehler, die durch Ungenauigkeiten bei der Wellenlangenkalibrierung hervorgerufen
werden, konnen durch Trends der Radialgeschwindigkeit der einzelnen Linien mit der
Wellenlange erkannt werden. Systematische Fehler, die aufgrund von mechanischen Ver-
biegungen, Temperatur- und Druckschwankungen durch Instrumenteneigenschaften oder
bei der Datenreduktion entstehen, lassen sich mit Hilfe von tellurischen Linien finden.

Trends der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien mit der Wellenlange

Es wurden fiir alle Spektren die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektrallinien liber
die Wellenlange aufgetragen und eine Gerade an die Datenpunkte angepasst. Ein sol-
cher Plot hilft zu erkennen, ob die Radialgeschwindigkeit einer Spektrallinie besonders
stark vom Mittelwert abweicht bzw. ob es systematische Trends gibt. Diese konnten

34



3.05

295

29 ¢

285 |

28 r

275 r

in beliebigen Einheiten

6270 6280 6290 6300 6310 6320
Wellenlange [A]

Abbildung 4.10.: Tellurische Linien im Spektrum von HZ 44 (aufgenommen am
13.07.2009 um 6:56 Uhr).

auf Ungenauigkeiten bei der Wellenlangenkalibrierung zurtickzufiihren sein. Denn es kann
beispielsweise vorkommen, dass die Thorium-Argon-Lampe, mit der man das Vergleichs-
spektrum aufnimmt, keine starken Linien im blauen Bereich des Spektrums hat, sodass
die Spektrallinien im blauen Bereich des Spektrums deswegen leicht verschoben sind.

Tellurische Linien

Spektrallinien in Sternspektren entstehen nicht nur in der Photosphdre des Sterns, son-
dern konnen auch beim Durchqueren des Sternlichts durch die Erdatmosphére entstehen.
Diese durch Atome und Molekiile der Erdatmosphidre entstandenen Linien nennt man
tellurische Linien (Barnert, [1998), siehe Abbildung [4.10] Tellurische Linien weisen keine
Dopplerverschiebung auf, da sich der Beobachtungsort (Erde) und der Entstehungsort
(Erdatmosphdre) nicht relativ zueinander bewegen. Deswegen sind sie hilfreich bei der
Suche nach sysematischen Fehlern. Allerdings muss beriicksichtigt werden, dass sich bei
einer heliozentrischen Korrektur des Spektrums auch die tellurischen Linien verschieben.
Man bestimmt die Wellenldnge einiger (ca. 4-5) tellurischer Linien. Dafiir wurden mit
dem Programm gnuplot die Linien mittels eines GauB-Fits angenahert, siehe Abbildung
[4.11] Die Radialgeschwindigkeiten erhdlt man aus der Dopplerformel (4.13)). Ist das Spek-
trum heliozentrisch korrigiert, sollte die berechnete, gemittelte Radialgeschwindigkeit der
heliozentrischen Radialgeschwindigkeit entsprechen. Die heliozentrische Radialgeschwin-
digkeit kann man dem Header im Datensatz des Spektrums entnehmen. Ist das Spektrum
nicht heliozentrisch korrigiert, sollte sich eine Radialgeschwindigkeit von null ergeben.
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Abbildung 4.11.: Mittels gnuplot durchgefiihrter GauB-Fit an eine tellurische Linie in
dem am 13.07.2009 (6:56 Uhr) aufgenommenen Spektrum von HZ
44. Das Spektrum ist heliozentrisch korrigiert. Der GauB-Fit ergab ei-
ne Wellenlangenposition von 6287.30 A. Die theoretische Wellenlin-
ge liegt bei 6287.75A. Daraus ergibt sich eine Radialgeschwindigkeit
von —21.5 kTm Die heliozentrische Radialgeschwindigkeit des Spektrums
liegt bei —21.2 kTm Die beiden Werten unterscheiden sich nicht wesent-
lich. Es scheint keine Ungenauigkeiten bei der Wellenlangenkalibrierung
gegeben zu haben.

4.4.7. Radialgeschwindigkeitskurve

Unter einer Radialgeschwindigkeitskurve versteht man die Auftragung der Radialgeschwin-
digkeit liber die Zeit. Die Zeit wurde wie folgt berechnet:

Belichtungszeit

Startzeitpunkt der Aufnahme + >

(4.22)

Den Startzeitpunkt der Aufnahme (im Modifizierten Julianischen Datum (MJD)) sowie
die Belichtungszeit (in Sekunden) kann man dem Header des jeweiligen spektralen Da-
tensatzes entnehmen. Das Julianische Datum (JD) gibt die Zeit in Tagen an, die seit
dem 1. Januar 4713 v. Chr. (12:00 Uhr) vergangen ist. Es ist als fortlaufende Tageszah-
lung frei von UnregelmaBigkeiten wie Schalttagen oder unterschiedlich langen Monaten.
Da das Julianische Datum aber im Allgemeinen unndtig groBe Werte ergibt, wird haufig
das Modifizierte Julianische Datum verwendet. Es beginnt am 17. November 1858 (0:00
Uhr). Es gilt also:

MJD = JD — 2400 000.5d. (4.23)

Das Modifizierte Julianische Datum wurde anschlieBend mittels einem von meiner Be-
treuerin, Dr. Marilyn Latour, geschriebenen Programm in das Heliozentrische Julianische
Datum (HJD) umgerechnet. Aufgrund der Bewegung der Erde um die Sonne kann die
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Lichtlaufzeit jahrlich um bis zu 1000s ~ 17 min variieren. Deshalb bringt man eine Kor-
rektur am Julianischen Datum/ Modifizierten Julianischen Datum an, das Heliozentri-
sche Julianische Datum (Raith, [2002)). Die fiir die Umrechnung benétigten Angaben der
Rektaszension und Deklination der Sterne stammen von der astronomischen Datenbank
SIMBADI]

4.4.8. Periodensuche

Die Periodensuche erfolgte mit einem Programm namens fitcurve. Es stammt von Horst
Drechsel, Professor a. D. der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg.

Als Input benétigt das Programm die Radialgeschwindigkeiten mit Fehlern und Aufnah-
mezeitpunkten. Dann gibt man einen Bereich an, in dem es nach Perioden suchen soll. Als
Output erhalt man die Periode P, die Systemgeschwindigkeit v und die Amplitude K des
besten Sinusfits, den das Programm in dem angegebenen Periodenbereich mit Hilfe eines
x2-Tests finden konnte. Zudem berechnet das Programm daraus gleich den Wert der
Massenfunktion. Des Weiteren erhdlt man eine Datei (CURVE.DAT) mit den Perioden
und den zugehorigen x>~ bzw. — log(x?)-Werten, zwei Dateien (FITRV PHASE.DAT,
FITRV_PHASE.RES) mit den Daten fiir den besten Sinusfit und eine weitere Datei
(FITRV_RESIDUALS.DAT) mit Werten, die angeben, inwieweit die Datenpunkte vom
Sinusfit abweichen. Um beurteilen zu konnen, wie gut der gefundene Sinusfit ist, sollte
man sich diese Zusatzdateien unbedingt anschauen.

4.4.9. HD 188112

HD 188112 ist ein sdB-Stern, bei dem mittels der Radialgeschwindigkeitsmethode ein
WeiBer Zwerg als Begleiter entdeckt wurde (Latour et al., 2016)). Um spater die Ergeb-
nisse von HZ 44 und BD +75°325 mit denen eines gut untersuchten Stern-Begleiter-
Systems vergleichen zu kdnnen, wird im Folgenden die Radialgeschwindigkeitskurve von
HD 188112 betrachtet und eine Periodensuche mittels fitcurve durchgefiihrt.

Beim Auftragen der Radialgeschwindigkeit {iber die Zeit sieht man, dass die Radialge-
schwindigkeit von Zeit zu Zeit stark ansteigt bzw. abfallt, siehe Abbildung [4.12] Betrach-
tet man ein kiirzeres Zeitintervall, sieche Abbildung [4.13] so kann man eine Sinuskurve
erkennen. Daher besitzt HD 188112 einen Begleiter.

Nach Ausprobieren verschiedener Periodenbereiche lieferte fitcurve folgende Werte fiir
den besten Sinusfit: P = 0.6d, vy = 25.8+0.2kms™!, K = 189.0+0.3kms™! und f(M) =
0.4 M. Als Ergebnis des x2-Tests, siehe Abbildung [4.14h, erhdlt man ein eindeutiges
Maximum. Die Hohe des Peaks liegt bei ca. —1.8 und somit vier Zehnerpotenzen iiber dem
Rauschen und mindestens zwei Zehnerpotenzen iiber allen anderen Peaks. Der Sinusfit,
siehe Abbildung [4.14b, sieht sehr gut aus. Nur sehr wenige Datenpunkte weichen so stark
vom Sinusfit ab, dass selbst ihr Fehlerbereich nicht mehr im Sinusfit liegt, siehe Abbildung
4.14k.

Ohttp://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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Abbildung 4.12.: Radialgeschwindigkeitskurve von HD 188112 iiber 5000 Tage.
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Abbildung 4.14.: Periodensuche bei HD 188112. In Abbildung a sind die Ergebnisse des
x2-Tests dargestellt. Abbildung b zeigt den besten Sinusfit. Und in Ab-
bildung c sieht man, wie weit die Datenpunkte vom Sinusfit abweichen.

Und tatsachlich liegen die Ergebnisse nahe an den publizierten Werten (Latour et al.|
2016)): P = 0.60658584 4+ 0.00000008d, v = 26.6 =0.2kms™!, K = 188.7 + 0.2 kms™!
und (M) = 0.4221 M,
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5. Radialgeschwindigkeitsstudie zu
HZ 44

5.1. Wissenswertes liber HZ 44

HZ 44 ist ein He-sdO-Stern. Er befindet sich im Sternbild Jagdhunde, siehe Abbildung[5.1]
Er gehort zu den ersten heien Unterzwergen, die jemals entdeckt wurden. Er wurde bei
der photometrischen Durchmusterung des galaktischen Nordpols und der Region um die
Hyaden von Humason & Zwicky| (1947)) entdeckt. Seine Effektivtemperatur betragt unge-

fAht Ters ~ 40000 K. Fiir das Wasserstoff-zu-Helium-Verhaltnis gilt: log (’ﬁ(if))) ~ 0.0.

Der Wert der Sonne ist —1.0. Das heilt, HZ 44 hat ein zehnmal groBeres Heliumvor-
kommen als die Sonne. HZ 44 dient als Fluss-Standard fiir die Kalibrierung von Spektren.
Deshalb stehen Spektren vieler Jahre zur Verfiigung, was eine Suche nach langperiodi-
schen Begleitern ermdglicht. Seine Radialgeschwindigkeit wurde schon einmal vermessen.
Greenstein & Sargent (1974)) kamen auf einen Wert von v, = —5kms™1.

Fiir Sterne, die auf der Nordhalbkugel am Ort der geographischen Breite ¢ immer
beobachtbar sind, muss gelten: § > 90° — ¢ bzw., da aufgrund von Baumen etc. 20°
iiber dem Horizont beobachtet werden sollte: § > 90° — ¢ — 20°. Solche Sterne werden
auch Zirkumpolarsterne genannt. Fiir Sterne, die nie auf der Nordhalbkugel am Ort der
geographischen Breite ¢ beobachtbar sind, gilt: 6 < —(90° — ¢ — 20°) (Hanslmeier,
2014)). HZ 44 (Deklination: 8 = 36°08'00”, Wenger| (2000)) ist somit von Bamberg
(geographische Breite: ¢ = 49°53'06”, (Heber, 2016b)) aus nicht immer beobachtbar,
da —20°61'54" < du7 44 < 60°61'54" [1]

5.2. Ergebnisse

Insgesamt wurden 27 Spektren untersucht. Diese stammen aus den Jahren von 1995 bis
2016.

5.2.1. Linienidentifikation

Das Spektrum von HZ 44, siehe Abbildung [4.1] ist sehr linienreich. Fiir die Linienidentifi-
kation wurde vorwiegend mit dem am 10.08.2005 (5:45 Uhr) aufgenommenen Spektrum

IFiir mehr Informationen, wann genau und wie gut HZ 44 beobachtbar ist, siche: http://catserver.
ing.iac.es/staralt/.
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Abbildung 5.1.: Aufnahme von HZ 44 (Deklination: § = 36°08'00", Rektaszension: a =
13"23M35%) im Sternbild Jagdhunde. (Wenger, 2000)

gearbeitet. Um herauszufinden, welche Elemente/ lonen sich in HZ 44 befinden, half der
Vergleich mit dem heliumreichen heiBen Unterzwerg UVO 0825+15 (Jeffery et al., 2017)).
Es konnten Spektrallinien folgender Elemente/ lonen identifiziert werden: He |, He I, C
(1, N 1, N 1, O Il, O I, Ne Il, Mg II, Al llI, Si lll, Si IV, S I, SV, Ar lll, Ca ll, Ca
1, Ti 1, Ti IV und Fe Ill, siehe Tabelle im Anhang [B]l Es wurden besonders vie-
le Stickstofflinien gefunden. Das bedeutet, dass HZ 44 eine stickstoffreiche Oberflache
besitzt. Die beiden Ca Il-Linien bei 3933.66 A (K-Linie) und 3968.47 A (H-Linie) sind in
sonnenahnlichen Sternen besonders stark. Wenn sie in heien Sternen gefunden werden,
dann sind sie meistens interstellar. Das heit, das sie nicht vom Stern, sondern von der
interstellaren Materie zwischen dem Stern und der Erde stammen. Da sie nicht im Stern
entstehen und somit nicht an der Raumbewegung des Sterns teilhaben, weisen sie eine
zu den anderen Linien abweichende Dopplerverschiebung auf (Cohen, 2014)). Allerdings
weisen die Ca Il K- und Ca Il H-Linie im Spektrum von HZ 44 keine zu den anderen
Linien abweichende Dopplerverschiebung auf. Zudem konnten auch noch zwei weitere Ca
[I-Linien identifiziert werden. Weswegen davon auszugehen ist, dass die Ca ll-Linien im
Spektrum von HZ 44 photosphdrischen Ursprungs sind.

Es wurde auch nach Spektrallinien von den lonen Mn IIl, Ga Ill, Ge Ill, Sr I, Sr [,
Zr IV und Pb IV gesucht. Ob sich diese lonen im Stern befinden, konnte allerdings nicht
eindeutig festgestellt werden. Griinde hierfiir sind, dass es sich teilweise um sehr schwache
Linien handelt, die nicht klar vom Rauschen des Spektrums unterscheidbar sind oder dass
ein paar Linien gefunden werden konnten, andere Linien jedoch nicht bzw. kdnnten einige
Linien auch von einem anderen Element stammen, siehe Tabelle im Anhang [B]

Linien von den lonen P Il, P IIl, Sc Ill, V V und Y Ill konnten nicht gefunden werden,
siehe hierzu Tabelle im Anhang [B]

Des Weiteren sind in Tabelle im Anhang [B] alle unidentifizierten Linien im Wel-
lenlingenbereich von 3600-5120 A aufgelistet. Darunter kénnen sich durchaus noch be-
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kannte lonen befinden. Fiir einige Linien wurden die Aquivalentbreiten angegeben. Die
Aquivalentbreite ist ein Rechteck an der Stelle des Linienzentrums, das die selbe Fl3-
che wie die Spektrallinie besitzt (Barnert, 1988). Sie wurde mit Hilfe des Programms
line eqwidth.pro ermittelt. Fiir andere Linien wurden die Aquivalentbreiten nur abge-
schatzt. Hierbei bedeutet ,klein”, dass die Aquivalentbreite kleiner als 5 ist. ,Mittel* be-
deutet, dass die Aquivalentbreite zwischen 5 und 10 liegt. Und ,groB" bedeutet, dass die
Aquivalentbreite groBer als 10 ist.

5.2.2. Ermittelung der Radialgeschwindigkeit

Die Ergebnisse fiir die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien befinden sich im
Anhang [Al In Tabelle sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren auf-
gelistet. Die Berechnungen basieren auf denselben Spektrallinien. Allerdings variiert die
Anzahl der in die Berechnung eingegangen Linien. Dies liegt zum einen daran, dass die
Spektren nicht immer denselben Wellenlangenbereich umfassen. Und zum anderen tau-
chen in den Spektren immer wieder kleine Liicken auf, weil die Wellenlangenbereiche der
CCDs nicht direkt aneinandergrenzen oder weil eine fehlerhafte Ordnung entfernt werden
musste. Die Fehler der Radialgeschwindigkeiten (im Mittel: 0.7 kms™1) sind sehr gering.
Ein Grund hierfiir sind die hohen Auflésungen der Spektren, die eine genaue Bestimmung
der Linienmitten ermoglichen.

Die Werte der Radialgeschwindigkeiten (im Mittel: v,,g = —12.7 4+ 0.4kms™!) sind
mehr als doppelt so groB wie der von |Greenstein & Sargent (1974) publizierte (v,.q =
—5kms™1). Allerdings haben |Greenstein & Sargent| (1974)) keinen Fehler fiir ihre Radial-
geschwindigkeit angegeben, was einen Vergleich erschwert.

5.2.3. Systematische Fehler: Trends der Radialgeschwindigkeiten
der einzelnen Linien mit der Wellenlange

In Abbildung[5.2]sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am 13.07.1997
(5:54 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellenldnge aufgetragen. Die Abwei-
chungen der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien von der Fitgerade sind nicht
gravierend. Diese verlauft waagerecht. Die Kalibrierung mit Hilfe des Vergleichsspektrums
der Thorium-Argon-Lampe ist daher frei von systematischen Fehlern. Auch bei den ande-
ren Spektren waren bei der Auftragung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien
uber die Wellenlange keine Unstimmigkeiten zu bemerken.

5.2.4. Systematische Fehler: Tellurische Linien

Es stellte sich heraus, dass die Radialgeschwindigkeiten der tellurischen Linien Vo, von
drei Spektren (2.07.1995 (5:26 Uhr), 2.07.1995 (5:33 Uhr) und 3.02.2002 (16:18 Uhr))

2Mehr Informationen iiber line eqwidth.pro: https://archive.stsci.edu/fuse/analysis/idl_
tools.htmll

42


https://archive.stsci.edu/fuse/analysis/idl_tools.html
https://archive.stsci.edu/fuse/analysis/idl_tools.html

Tabelle 5.1.: Ergebnisse fiir die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren von
HZ 44. Im Mittel ergab sich eine Radialgeschwindigkeit von v,,q = —12.7 +

0.4kms!.
Anzahl der in die
Datum der Aufnahme | Berechnung Vrag & AV,og [kms™!]
eingegangenen Linien
02.07.1995 (05:26 Uhr) | 10 —12.4+0.8
02.07.1995 (05:33 Uhr) | 10 —129+0.7
02.07.1995 (05:40 Uhr) | 10 —13.0+0.6
26.05.1996 (07:50 Uhr) | 10 —12.84+0.6
13.07.1997 (05:54 Uhr) | 19 —13.0+0.6
19.05.1998 (05:33 Uhr) | 25 —11.9+0.7
14.02.1999 (15:45 Uhr) | 20 —12.6 0.5
05.02.2000 (16:10 Uhr) | 5 —12.0+1.0
02.03.2001 (16:04 Uhr) | 23 —12.24+0.6
03.02.2002 (16:18 Uhr) | 10 —-129+0.7
04.08.2002 (05:26 Uhr) | 18 —12.74+0.9
10.08.2005 (05:45 Uhr) | 27 —12.6+£0.9
12.08.2005 (05:59 Uhr) | 27 —11.94+0.6
12.08.2005 (08:10 Uhr) | 22 —12.7+£0.6
18.06.2006 (05:37 Uhr) | 29 —13.2+0.7
18.06.2006 (05:39 Uhr) | 27 —13.3+0.8
18.06.2006 (05:42 Uhr) | 26 —13.2+0.8
04.05.2007 (10:45 Uhr) | 17 —~132405
11.07.2008 (05:53 Uhr) | 10 —12.7+40.9
11.07.2008 (06:00 Uhr) | 10 —-12.4+0.8
13.07.2009 (06:56 Uhr) | 19 —129+0.7
04.01.2012 (16:14 Uhr) | 17 —12.44+0.5
04.01.2012 (16:17 Uhr) | 17 —12.34+0.5
05.05.2013 (05:21 Uhr) | 22 —13.0+0.7
07.05.2013 (05:24 Uhr) | 25 —12.7+0.7
09.04.2015 (15:34 Uhr) | 12 —12.04+0.6
11.04.2015 (15:24 Uhr) | 19 —12.44+0.6
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Abbildung 5.2.: Auftragung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am
13.07.1997 (5:54 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellenlange.
Die Ausgleichsgerade ist flach, das heiBt, die Kalibrierung ist korrekt.

nicht mit den heliozentrischen Radialgeschwindigkeiten vy, libereinstimmten, siehe Ta-
belle 5.2 Fiir das am 2.07.1995 (5:26 Uhr) aufgenommene Spektrum ergab sich ein
Differenzbetrag von vhe — Veey = —22.0kms ! + 20.5kms ! = —1.5kms . Fiir das
am 2.07.1995 (5:33 Uhr) aufgenommene Spektrum ergab sich ein Differenzbetrag von
—22.0kms™! + 20.7kms™! = —1.3kms™t. Und fiir das am 3.02.2002 (16:18 Uhr) auf-
genommene Spektrum ergab sich ein Differenzbetrag von 16.8kms ! — 8.0kms ! =
8.8kms~!. Die Differenzbetrage wurden auf die Radialgeschwindigkeiten der Spektren
aufaddiert.

Tabelle 5.2.: Werte fiir die Korrekturen der Radialgeschwindigkeiten von drei Spektren:
Vienr Steht fiir die Radialgeschwindigkeit, ermittelt aus den tellurischen Lini-
en, und vy steht fiir die heliozentrische Radialgeschwindigkeit.

Datum der Aufnahme | Vi Vhel Vhel — Viell | Vrad = DAViag | Viag &= AV, 4y
[kms™!] | [kms™1] | [kms™?] [kms 1] [kms™1]

(gemessen) | (korrigiert)

02.07.1995 (05:26 Uhr) | —20.5 | —22.0 —-15 —-109+0.8 | -12.4+0.8

02.07.1995 (05:33 Uhr) | —20.7 —22.0 —-1.3 —-11.6+0.7 | -129+0.7

03.02.2002 (16:18 Uhr) | 8.0 16.8 8.8 —21.7+£0.7| -129+0.7
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Abbildung 5.3.: Radialgeschwindigkeitskurve von HZ 44.

5.2.5. Radialgeschwindigkeitskurve

Die Radialgeschwindigkeitskurve ist in Abbildung[5.3]dargestellt. Die blauen Linien stellen
den Mittelwert der Radialgeschwindigkeiten der verschiedenen Spektren mit Standardab-
weichung dar: v,y = —12.7 & 0.4kms !. Die Variationen der Radialgeschwindigkeiten
belaufen sich innerhalb einer Spanne von ~ 1.5kms . Somit ist nur eine kleine RV-
Amplitude moglich. Bei HIJD ~ 50000 sind drei Radialgeschwindigkeiten aufgetragen,
die von Spektren stammen, die am selben Tag kurz hintereinander aufgenommen wurden
(am 2.07.1995 um 5:26 Uhr, um 5:33 Uhr und um 5:40 Uhr). Sie variieren leicht. Bei
HJD ~ 54000 sind ebenfalls die Radialgeschwindigkeiten von drei Spektren aufgetragen,
die am selben Tag kurz hintereinander aufgenommen wurden (am 18.06.2006 um 5:37
Uhr, um 5:39 Uhr und um 5:42 Uhr). Diese variieren so gut wie gar nicht. Zwei Daten-
punkte liegen sogar direkt aufeinander. Insgesamt liegen alle Radialgeschwindigkeiten mit
threm Fehler innerhalb des Fehlerbereichs ihres Mittelwerts.

5.2.6. Periodensuche

Fitcurve lieferte folgende Werte fiir den besten Sinusfit, siehe Abbildung 5.4c: P =
249d, v = —1274+0.2kms™!, K =04 £0.2kms™! und f(M) = 1.7 - 10=" M. Alle
Datenpunkte liegen zumindest mit ihrem Fehler im Sinusfit, siehe Abbildung [5.4(d. Hatte
HZ 44 einen Begleiter, so wiirde die Periode von P = 24.9d auf eine CE-Entwicklung
hindeuten. Allerdings betragt die Hohe des Peaks des x2-Tests, sieche Abbildung
und b, ca. —0.57. Das bedeutet, er befindet sich nicht einmal eine halbe Zehnerpotenz
uber dem Rauschen. Dieser Wert ist sehr gering und nicht iiberzeugend. Zudem ist der
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Tabelle 5.3.: Auflistung der hochsten Peaks der in Abbildung und b dargestellten
Ergebnisse des x?-Tests in verschiedenen Periodenbereichen.

P >10d 10d < P < 50d 50d < P < 100d
Periode [d] | Peakhohe Periode [d] | Peakhohe Periode [d] | Peakhohe
(logarithmisch) (logarithmisch) (logarithmisch)
2.3 —0.68 24.9 —0.57 57.1 —0.70
4.5 —0.75 14.5 —0.65 56.0 —-0.73
19.9 —0.66 85.7 —0.79
46.4 —0.68 83.3 —0.81
29.9 —0.96

100d < P < 1000d

1000d < P < 3000d

Periode [d] | Peakhdhe Periode [d] | Peakhdhe
(logarithmisch) (logarithmisch)

167.6 —0.70 1263.6 —0.79

200.0 —0.72 2048.5 —0.89

387.6 —0.77

858.5 —0.81

Abstand zu den anderen Peaks sehr klein, sodass durchaus auch andere Perioden in
Fragen kommen. In Tabelle [5.3]sind die hochsten Peaks verschiedener Periodenintervalle
aufgelistet. Oberhalb einer Periode von 3000 d lassen sich keine mdglichen Perioden mehr

finden.

AbschlieBend lasst sich sagen, dass keine der Perioden statistisch signifikant ist und
daher die Existenz eines Begleiters mit Umlaufperioden zwischen wenigen Tagen und

wenigen Jahren mit groBer Wahrscheinlichkeit ausgeschlossen werden kann.
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Abbildung 5.4.: Periodensuche bei HZ 44. In Abbildung a und b sind die Ergebnisse des
x>2-Tests dargestellt. Abbildung ¢ zeigt den besten Sinusfit. Und in Ab-
bildung d sieht man, wie weit die Datenpunkte vom Sinusfit abweichen.

47



5.3. Fazit

Fiir den unterleuchtkraftigen O-Stern HZ 44 konnten folgende Elemente/ lonen identifi-
ziert werden: He |, He 1, C I, N [, N [, O I, O I, Ne Il, Mg I1, Al lll, Si lll, Si IV, S I,
SIV, Arlll, Ca ll, Ca lll, Tilll, Ti IV und Fe lll. Es wurden besonders viele Stickstofflinien
gefunden. Das bedeutet, dass HZ 44 eine stickstoffreiche Oberflache besitzt.

Im Mittel ergab sich fiir die Radialgeschwindigkeit von HZ 44: v,,y = —12.7£0.4 kms™*.
Die Variationen der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren belaufen sich inner-
halb einer kleinen Spanne von ~ 1.5 kms™1. Daher sind nur kleine RV-Amplituden méglich.
Eine kleine RV-Amplitude bedeutet nach und dem Schwerpunktsatz, dass es sich
um einen langperiodischen oder einen massearmen Begleiter handelt.

Aufgrund der Aufnahmezeitpunkte der Spektren kdnnen in erster Linie nur Aussagen
iiber einen langperiodischen Begleiter getroffen werden. Die Ergebnisse der Radialge-
schwindigkeitsuntersuchung legen nahe, dass es sich bei HZ 44 um einen Stern ohne
langperiodischen Begleiter handelt. Einerseits liegen die Radialgeschwindigkeiten mit ih-
rem Fehler innerhalb des Fehlerbereichs des Mittelwerts. Das heiBt, die Radialgeschwin-
digkeit von HZ 44 variiert im Rahmen der Messgenauigkeit nicht. Andererseits liegt der
hochste Peak des x2-Tests fiir die Suche nach der besten Periode nicht einmal eine halbe
Zehnerpotenz liber dem Rauschen.

Die gleichen Griinde, die einen langperiodischen Begleiter ausschlieBen lassen, legen
ebenso die Vermutung nahe, dass HZ 44 auch keinen kurzperiodischen Begleiter hat. Da
aber nur wenige Spektren am gleichen Tag oder an aufeinanderfolgenden Tagen aufge-
nommen wurden, sollte man noch weitere Untersuchungen durchfiihren, um eine genaue-
re Aussage iiber das Vorhandensein oder das Nichtvorhandensein eines kurzperiodischen
Begleiters treffen zu konnen.

Falls HZ 44 einen kurzperiodischen Begleiter hat, so kommt nicht nur die Periode
von P = 24.9d in Frage, sondern es sind eine Vielzahl von Perioden mdoglich, da der
—log(xx?)-Wert zur Periode von P = 24.9d nicht viel groBer ist als die — log(x?)-Werte
anderer Perioden.

Das HZ 44 keinen langperiodischen Begleiter hat, war zu erwarten, da man weil3, dass
nur wenige He-sdO-Sterne Komponenten von Doppelsternsystemen sind. Dieses Ergebnis
unterstiitzt das Hot Flasher- sowie das Merger-Szenario. Da HZ 44 eine stickstoffreiche
Oberflache hat, kdnnte es sich um einen Late Hot Flasher mit seichter Durchmischung
handeln. Aber auch die Entstehung durch einen Slow Merger oder einen Composite Mer-
ger fiir massearme Sterne (M < 0.65 M) ist denkbar.
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6. Radialgeschwindigkeitsstudie zu
BD +75°325

6.1. Wissenswertes iitber BD +75°325

BD +75°325, siehe Abbildung [6.1] ist ebenfalls ein He-sdO-Stern. Er befindet sich im

Sternbild Luchs. Fiir sein Wasserstoff-zu-Helium-Verhaltnis gilt: log (’X&’L?) = 0.0. Sel-

ne Oberflache ist stickstoffreich, aber kohlenstoff- und sauerstoffarm. Es handelt sich
auch um einen Fluss-Standardstern. Seine Effektivtemperatur betragt Terr = 52000 K
und seine Schwerebeschleunigung ist log(g) = 5.5 (Lanz et al., |1997)). Fiir die Radialge-
schwindigkeit geben |Greenstein & Sargent| (1974) einen Wert von v,,g = —44kms™! an,
wihrend Rossi et al.| (1984) einen Wert von v,,y = —50.7 & 0.6 kms™! fanden.

BD +75°325 (Deklination: 6 = 74°57'58", Wenger (2000)) ist fiir Bamberg ein Zir-
kumpolarstern, da dgp 4750305 > 60°61'54".

6.2. Ergebnisse

Insgesamt wurden 12 Spektren untersucht. Diese stammen aus den Jahren 2005 und
2007.

6.2.1. Linienidentifikation

Das Spektrum von BD +75°325, siehe Abbildung [6.2] ist linienarmer als das von HZ
44, siehe Abbildung [4.1] Es konnten vor allem Spektrallinien folgender Elemente/ lonen
identifiziert werden: He |, He I, C IV, N IIl und N IV,

6.2.2. Ermittelung der Radialgeschwindigkeit

Die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien befinden sich im Anhang [Al In Tabel-
le sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren gegeben. Die Fehler der
Radialgeschwindigkeiten (im Mittel: £2.3kms™!) sind groBer als bei HZ 44 (im Mit-
tel: £0.7kms™!). Das liegt daran, dass die Auflosungen der Spektren von BD +75°325
niedriger sind.

Die Werte der Radialgeschwindigkeiten (im Mittel: v,,g = —49.340.9 kms™!) stimmen
mit dem Wert von |Rossi et al.| (1984) (v,,g = —50.7 £ 0.6 kms™!) liberein. Dies kdnnte
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Abbildung 6.1.: Aufnahme von BD +75°325 (Deklination: § = 74°57'58", Rektaszension:
a = 08"10™M49%) im Sternbild Luchs. (Wenger, 2000

in beliebigen Einheiten
(%)

3500 4000 4500 5000 5500
Wellenlange [A]

Abbildung 6.2.: Spektrum von BD +75°325 (aufgenommen am 4.05.2007 um 5:40 Uhr).
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Tabelle 6.1.: Ergebnisse fiir die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren von BD
+75°325. Im Mittel ergab sich eine Radialgeschwindigkeit von v,,y =
—49.3 £ 0.9kms™!.

Anzahl der in die
Datum der Aufnahme | Berechnung Viag & AV, 4g [kms™1]

eingegangenen Linien
23.02.2005 (09:58 Uhr) | 10 —495+23
23.02.2005 (10:01 Uhr) | 13 —48.6+2.3
23.02.2005 (10:05 Uhr) | 13 —48.1+3.4
23.02.2005 (10:07 Uhr) | 14 —48.14+2.0
23.02.2005 (10:10 Uhr) | 14 —48.24+29
09.11.2005 (15:01 Uhr) | 8 —50.8+3.4
09.11.2005 (15:03 Uhr) | 8 -50.0+1.7
09.11.2005 (15:09 Uhr) | 9 —50.24+1.6
09.11.2005 (15:30 Uhr) | 9 —499+1.8
04.05.2007 (05:31 Uhr) | 13 —485+23
04.05.2007 (05:34 Uhr) | 20 —4954+1.9
04.05.2007 (05:40 Uhr) | 23 —50.1+24

ein Hinweis darauf sein, dass die Radialgeschwindigkeit von BD +75°325 nicht variiert.
Sie liegen auch nahe an dem von |Greenstein & Sargent|(1974) angegebenen Wert (v,,q =
—44kms™1).

6.2.3. Systematische Fehler: Trends der Radialgeschwindigkeiten
der einzelnen Linien mit der Wellenldnge

In Abbildung[6.3]sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am 23.02.2005
(10:10 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellenlange aufgetragen. Einige Linien
weisen einen sehr groBen Fehler auf. Dies kam haufiger vor. Allerdings sahen die Fits in
SPAS gut aus. Die Gerade ist nahezu perfekt waagerecht, das heit, die Kalibrierung ist
korrekt. In Abbildung sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am
4.05.2007 (5:40 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellenldnge aufgetragen. Die
Steigung der Ausgleichsgrade ist mit Null vertraglich, da einige Messpunkte streuen. Die
Kalibrierung mit Hilfe des Vergleichsspektrums der Thorium-Argon-Lampe ist daher frei
von systematischen Fehlern. Auch bei den anderen Spektren waren bei der Auftragung der
Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien lber die Wellenlange keine Unstimmigkeiten
zu bemerken.
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Abbildung 6.3.: Auftragung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am
23.02.2005 (10:10 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellen-
lange. Die Ausgleichsgerade ist nahezu perfekt waagrecht, das heift, die
Wellenlangenkalibrierung ist korrekt.
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Abbildung 6.4.: Auftragung der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Linien des am
4.05.2007 (5:40 Uhr) aufgenommenen Spektrums iiber die Wellenlan-
ge. Die Steigung der Ausgleichsgerade ist mit Null vertraglich, da einige
Messwerte streuen. Das heiBt, die Kalibrierung ist korrekt.
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Abbildung 6.5.: Radialgeschwindigkeitskurve von BD +75°325.

6.2.4. Radialgeschwindigkeitskurve

Beim Auftragen der Radialgeschwindigkeiten iiber die Zeit, sieche Abbildung [6.5] sieht
man, dass die Werte der Radialgeschwindigkeiten nur leicht variieren. Die Variationen
belaufen sich innerhalb einer Spanne von ~ 3kms™!. Das heiBt, dass keine groBe RV-
Amplitude moglich ist. Alle Radialgeschwindigkeitswerte liegen mit ihrem Fehler im Feh-
lerbereich des Mittelwertes (v,,g = —49.3 £0.9kms™1).

6.2.5. Periodensuche

Fiir den besten Sinusfit, siehe Abbildung[6.6b, ergaben sich folgende Werte: P = 156.1d,
v =—49.74+0.7kms !, K = 1.54+1.2kms™ ! und f(M) = 5.0-10° M,,. Die Datenpunkte
weichen nur leicht vom Sinusfit ab, siehe Abbildung [6.6c. Die Periode von P = 156.1d
liegt zwar in dem von Han et al. (2003) vorhergesagten Periodenbereich fiir das stable
RLOF-Szenario (10-500d). Allerdings wurden bislang nur Systeme mit Umlaufperioden
von 700-1300 Tagen beobachtet. Die Hohe des Peaks bei der Periode von P = 156.1d
ist ca. 1.2, siehe Abbildung [6.6h, und somit ungefdhr eineinhalb Zehnerpotenzen iiber
dem Rauschen. Dieser Wert ist deutlich groBer als der bei HZ 44 und konnte real sein.
Der x2-Test ergab kein eindeutiges Maximum. Ein zweiter Peak bei einer Periode von
P = 25.5d ist mit einem — log(x?)-Wert von 1.1 auch ziemlich hoch.
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Abbildung 6.6.: Periodensuche bei BD +75°325. In Abbildung a sind die Ergebnisse des
x2-Tests dargestellt. Abbildung b zeigt den besten Sinusfit. Und in Ab-
bildung c sieht man, wie weit die Datenpunkte vom Sinusfit abweichen.
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6.3. Fazit

Fiir den unterleuchtkraftigen O-Stern BD +75°325 konnten vor allem Spektrallinien fol-
gender Elemente/ lonen identifiziert werden: He I, He Il, C IV, N Il und N IV.

Im Mittel ergab sich fiir die Radialgeschwindigkeit von BD +75°325: v,y = —49.3 +
0.9kms™ 1. Die Variationen der Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektren belaufen
sich innerhalb einer kleinen Spanne von ~ 3 kms~!. Daher sind nur kleine RV-Amplituden
maglich. Eine kleine RV-Amplitude bedeutet nach und dem Schwerpunktsatz, dass
es sich um einen langperiodischen oder einen massearmen Begleiter handelt.

Ob BD +75°325 einen Begleiter hat oder nicht, konnte nicht abschlieBend gekldrt wer-
den. Einerseits variiert die Radialgeschwindigkeit im Rahmen der Messgenauigkeit nicht.
Andererseits liegt der hochste Peak des x2-Tests ungefihr eineinhalb Zehnerpotenzen
iiber dem Rauschen (P = 156.1d). Dieser Wert ist somit deutlich hoher als bei HZ 44.
Er kdnnte real sein. Auch ein zweiter Peak bei einer Periode von P = 25.5d ist sehr hoch.
Genauerer statistische Untersuchungen sollten in Betracht gezogen werden.

Da fiir BD +75°325 nur Spektren aus zwei verschiedenen Jahren zur Verfiigung stan-
den, wiirde es zudem helfen, weitere Spektren zu untersuchen, um die Radialgeschwin-
digkeitskurve zu vervollstandigen.
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A. Radialgeschwindigkeitstabellen

Auf den folgenden Seiten sind die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektrallinien
in tabellarischer Form aufgelistet. In befinden sich die Radialgeschwindigkeitstabellen
zu HZ 44. Die Radialgeschwindigkeiten fiir die drei Spektren (02.07.1995 (05:26 Uhr),
02.07.1995 (05:33 Uhr) und 03.02.2002 (16:18 Uhr)), die falsch heliozentrisch korrigiert
waren, wurden verbessert. In befinden sich die Radialgeschwindigkeitstabellen zu BD
+75°325.

Die Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Spektrallinien sowie ihre Fehler wurden mit
SPAS berechnet. Die Fehler sind bei manchen Linien sehr groB. Allerdings sahen die Fits
fiir die Linien gut aus. Die theoretischen Wellenlangen A;peo Stammen aus NIST. Bis auf
die Wellenlinge 4512.00 A (N IV-Linie im Spektrum von BD +75°325); diese stammt
von der Vienna Atomic Line Database (VALD)[

http://vald.astro.uu.se/"vald/php/vald.php?docpage=about_vald.html
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A.1. Radialgeschwindigkeitstabellen zu HZ 44

Spektrum vom Spektrum vom
2.07.1995 (05:26 Uhr) 2.07.1995 (05:33 Uhr)
lon >\theo [A] Vrad [kmsil] ‘ AVrad [kmsil] Vrad [kmsil] ‘ AVra)d [kmsil]

He | | 6678.151 | —12.6 0.9 —11.7 0.7
C I | 5695.92 - - - -
Il | 3838.37 - - - -
Il ] 3995.00 - - - -
Il | 4176.16 - - - -
I | 4227.74 - - - -
Il | 4447.03 - - - -
I | 4803.29 —-12.8 0.6 —13.5 0.4
Il | 5005.15 —-12.6 0.5 —13.0 0.5
Il | 5007.32 —-13.0 0.3 —-13.0 0.3
Il | 5010.62 —-11.7 0.5 —13.5 0.3
Il | 5045.10 —-12.6 0.5 —13.2 0.4
Il | 5666.63 —-13.2 0.3 —13.2 0.3
Il | 5679.56 - - - -
Il | 5686.21 - - - -
Il | 5710.77 —-12.8 0.8 —13.2 0.5
Il | 5747.30 - - - -
Il | 5931.78 —-12.1 0.4 —-12.9 0.5
1| 3304.03 - - - -
Il | 3998.63 - - - -
11| 4097.33 - - - -
11| 4200.10 - - - -
Il | 4514.86 - - - -
Il | 4518.14 - - - -
11| 4523.56 - - - -
11| 4634.14 - - - -
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 - - - -
Silll | 4574.76 - - - -
Silll | 5739.73 —10.6 0.5 —11.5 0.4
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -
S IV | 5497.782 | - - - -

2 Z2Z2Z222222222222222222222:2

=
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lon

>\theo [A]

Spektrum vom
2.07.1995 (05:40 Uhr)

Viad [kms_l] ‘

Avyag [kms™] |

Spektrum vom
26.05.1996 (07:50 Uhr)

Viad [kms_l] ‘

AVrard [kms_l]

He |
cC I
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[l
[
[
[l
[l
[
[
[l
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Si lll
Si
Si lll
Si IV
Si IV
S IV

Z2Z2Z2Z2Z222222222222222222222Z2

=

6678.151
5695.92
3838.37
3995.00
4176.16
4227.74
4447.03
4803.29
5005.15
5007.32
5010.62
5045.10
5666.63
5679.56
5686.21
5710.77
5747.30
5931.78
3304.03
3998.63
4097.33
4200.10
4514.86
4518.14
4523.56
4634.14
3568.5022
3664.0740
3713.0826
4567.82
4574.76
5739.73
4088.85
4116.10
5497.782

—-12.2

0.5
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Spektrum vom
13.07.1997 (05:54 Uhr)

Spektrum vom
19.05.1998 (05:33 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - - -
N Il | 3995.00 - - —-12.6 0.5
NIl | 4176.16 —13.4 0.3 —12.6 0.4
N Il | 4227.74 —13.6 0.4 —12.3 0.5
N Il | 4447.03 —13.8 0.2 —-12.4 0.4
N Il | 4803.29 —13.2 0.3 —-12.5 0.5
N Il | 5005.15 —-13.1 0.3 —11.8 0.5
N Il | 5007.32 —-12.8 0.3 —11.7 0.3
N Il | 5010.62 —-13.4 0.2 —-12.5 0.4
N Il | 5045.10 —-12.9 0.2 —-12.4 0.3
NIl | 5666.63 —13.7 0.3 —11.3 0.5
N Il | 5679.56 —-13.3 0.3 —11.3 0.5
N Il | 5686.21 —-13.4 0.3 —-12.1 400.4
N Il | 5710.77 - - —-11.6 0.5
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —-12.5 0.4 —-12.1 0.7
N Il | 3304.03 - - - -
N [l | 3998.63 - - —10.6 0.7
N [l | 4097.33 - - —12.6 0.3
N Il | 4200.10 —-12.9 0.4 —-11.7 0.5
N Il | 4514.86 —13.1 0.2 —-12.7 0.3
N Il | 4518.14 —-13.1 0.2 —11.6 0.5
N [l | 4523.56 —-12.0 0.3 —11.8 0.5
N Il | 4634.14 —-13.1 0.3 —-12.4 0.3
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 —11.5 0.1 - -
Silll | 4574.76 —-13.3 0.3 —-12.2 0.5
Silll | 5739.73 - - —10.2 0.5
Si IV | 4088.85 - - —-11.1 0.3
SilV | 4116.10 - - —-12.4 0.5
S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
14.02.1999 (15:45 Uhr)

Spektrum vom
5.02.2000 (16:10 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - —-11.9 0.501314
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - - -
N Il | 3995.00 - - - -
NIl | 4176.16 —12.8 0.6 - -
N Il | 4227.74 —13.0 0.5 - -
N Il | 4447.03 —-13.4 0.4 - -
N Il | 4803.29 —-12.4 0.4 - -
N Il | 5005.15 —12.7 0.3 - -
N Il | 5007.32 —-12.0 0.4 - -
N Il | 5010.62 —-12.1 0.3 - -
N Il | 5045.10 —-12.5 0.3 - -
NIl | 5666.63 —-12.9 0.3 - -
N Il | 5679.56 —-12.3 0.3 - -
N Il | 5686.21 —-12.9 0.6 - -
N Il | 5710.77 —-13.0 0.5 —-12.5 0.4
N Il | 5747.30 - - —-13.3 1.6
N Il | 5931.78 —-12.1 0.7 —-13.0 0.5
N Il | 3304.03 - - - -
N [l | 3998.63 - - - -
N [l | 4097.33 - - - -
N Il | 4200.10 —-13.3 0.3 - -
N Il | 4514.86 —-12.6 0.3 - -
N Il | 4518.14 —-12.1 0.3 - -
N [l | 4523.56 —-12.2 0.3 - -
N Il | 4634.14 —-12.8 0.3 - -
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 —-11.6 0.2 - -
Silll | 4574.76 —-13.3 0.3 - -
Silll | 5739.73 - - —10.7 0.3
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -

S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
2.03.2001 (16:04 Uhr)

Spektrum vom
3.02.2002 (16:18 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -

C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - - -

N Il | 3995.00 —13.1 0.3 - -

NIl | 4176.16 —-12.3 0.4 - -

N Il | 4227.74 —12.5 0.5 - -

N Il | 4447.03 —13.2 0.5 - -

N Il | 4803.29 —-12.4 0.5 - -

N Il | 5005.15 —11.6 0.3 -13.0 0.6

N Il | 5007.32 —11.8 0.4 —-13.0 0.2

N Il | 5010.62 —11.8 0.3 —-13.5 221.7
N Il | 5045.10 —-12.3 0.4 —-12.1 0.3
NIl | 5666.63 - - —13.1 1380.7
N Il | 5679.56 - - —12.6 83.9
N Il | 5686.21 - - —-12.5 1228.4
N Il | 5710.77 - - —13.8 0.3

N Il | 5747.30 - - - -

N Il | 5931.78 - - —13.8 0.3

N Il | 3304.03 - - - -

N [l | 3998.63 —-12.1 0.4 - -

N [l | 4097.33 —13.0 0.2 - -

N Il | 4200.10 —-12.4 0.4 - -

N Il | 4514.86 —-12.8 0.3 - -

N Il | 4518.14 —11.8 0.4 - -

N [l | 4523.56 —11.7 0.4 - -

N Il | 4634.14 —-12.4 0.3 - -

Ne Il | 3568.5022 | —11.9 0.6 - -

Ne Il | 3664.0740 | —12.3 0.4 - -

Ne Il | 3713.0826 | —12.0 0.5 - -
Silll | 4567.82 —-11.4 0.3 - -
Silll | 4574.76 —12.8 0.5 - -
Silll | 5739.73 - - —11.9 0.4
Si IV | 4088.85 —-11.7 0.2 - -
SilV | 4116.10 —-11.7 0.2 - -

S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom Spektrum vom

4.08.2002 (05:26 Uhr) 10.08.2005 (05:45 Uhr)
lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -
C Il | 5695.92 - - - -
N Il | 3838.37 - - —14.2 0.3
N Il | 3995.00 - - —-13.4 0.2
NIl | 4176.16 - - —-12.9 0.2
N Il | 4227.74 - - —13.2 0.3
N Il | 4447.03 —13.5 0.3 —-13.2 0.2
N Il | 4803.29 —13.7 0.5 —-12.8 0.2
N Il | 5005.15 —-12.3 0.4 —12.4 0.3
N Il | 5007.32 —-12.9 0.5 —12.4 0.3
N Il | 5010.62 —-12.9 22.9 —-12.3 0.2
N Il | 5045.10 —-12.3 0.3 —-12.2 0.3
NIl | 5666.63 —13.1 0.4 —12.6 0.3
N Il | 5679.56 —-12.3 0.2 —-12.1 0.2
N Il | 5686.21 —-12.8 0.6 —-12.0 0.3
N Il | 5710.77 —-12.9 0.3 —-13.2 0.3
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —13.8 0.4 -10.9 0.4
N Il | 3304.03 - - —-15.0 0.5
N Il | 3998.63 - - —11.8 0.3
N [l | 4097.33 - - - -
N Il | 4200.10 - - —-12.5 0.3
N Il | 4514.86 —-13.0 0.2 —-12.7 0.2
N Il | 4518.14 —-12.1 0.8 —12.6 0.2
N [l | 4523.56 —12.7 0.5 —11.9 0.3
N Il | 4634.14 —-12.9 0.3 —-12.6 0.2
Ne Il | 3568.5022 | - - —-12.9 0.2
Ne Il | 3664.0740 | - - —-13.0 0.2
Ne Il | 3713.0826 | - - —12.6 0.2
Silll | 4567.82 —11.5 0.3 —-11.2 0.3
Silll | 4574.76 —13.8 0.4 —-12.7 0.3
Silll | 5739.73 —10.5 0.8 - -
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -
S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
12.08.2005 (05:59 Uhr)

Spektrum vom
12.08.2005 (08:10 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -

C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 —13.2 0.4 - -
N Il | 3995.00 —12.5 0.2 - -
NIl | 4176.16 —-12.3 0.4 —13.6 0.4
N Il | 4227.74 —12.6 0.3 -13.3 0.3
N Il | 4447.03 —-12.5 0.2 —-13.6 0.3
N Il | 4803.29 —11.8 0.2 —-13.3 0.4
N Il | 5005.15 —11.7 0.3 —12.4 0.3
N Il | 5007.32 —11.6 0.3 —12.4 0.3
N Il | 5010.62 —-11.6 0.2 —-12.4 0.3
N Il | 5045.10 —-12.0 0.2 —-12.5 0.3
NIl | 5666.63 —11.9 0.3 —13.2 0.3
N Il | 5679.56 —11.7 0.2 —12.5 0.4
N Il | 5686.21 —-11.7 150.8 —-12.6 0.4
N Il | 5710.77 —-12.2 0.4 —-12.8 0.4
NIl | 5931.78 —-10.7 0.4 —11.5 0.7
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 3304.03 —-12.9 0.6 - -
N [l | 3998.63 —-10.9 0.2 - -
N [l | 4097.33 - - - -
N Il | 4200.10 —11.7 0.3 —-12.9 0.4
N Il | 4514.86 —-12.0 0.2 —-12.7 0.3
N Il | 4518.14 —11.8 0.2 —-12.9 0.3
N [l | 4523.56 —11.3 0.2 —12.3 0.4
N Il | 4634.14 —-12.1 0.2 —-13.0 0.3
Ne Il | 3568.5022 | —12.0 0.2 - -
Ne Il | 3664.0740 | —11.9 0.2 - -
Ne Il | 3713.0826 | —12.0 0.2 - -
Silll | 4567.82 —10.6 0.2 —-11.6 0.2
Silll | 4574.76 —-12.0 0.2 —-12.9 0.4
Silll | 5739.73 - - - -
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -

S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
18.06.2006 (05:37 Uhr)

Spektrum vom
18.06.2006 (05:39 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 —15.0 0.4 —14.8 0.6
N Il | 3995.00 —-13.9 0.3 —-14.0 0.4
NIl | 4176.16 —-13.3 0.7 —-13.9 0.5
N Il | 4227.74 —-12.9 0.6 —12.8 0.4
N Il | 4447.03 —13.6 353.7 —-13.6 0.4
N Il | 4803.29 —14.3 91.0 —-13.2 0.7
N Il | 5005.15 —-13.3 0.4 —-13.0 0.4
N Il | 5007.32 —-13.1 0.7 —12.7 0.7
N Il | 5010.62 —-12.6 0.4 —-12.9 0.9
N Il | 5045.10 - - - -
NIl | 5666.63 —13.1 0.6 —-13.3 0.7
N Il | 5679.56 —13.1 0.4 —13.7 0.7
N Il | 5686.21 —13.2 0.9 - -
N Il | 5710.77 —13.8 1.0 —13.8 1.0
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —-12.5 0.8 —-13.3 1.0
N Il | 3304.03 —14.2 49.4 - -
N [l | 3998.63 —12.4 0.5 —11.5 0.6
N [l | 4097.33 —13.2 0.3 —-13.9 0.2
N Il | 4200.10 —13.6 0.5 —-13.9 0.6
N Il | 4514.86 —-12.8 0.3 —-13.5 0.4
N Il | 4518.14 —12.4 0.5 —12.8 0.5
N [l | 4523.56 —12.7 0.7 —12.5 0.4
N Il | 4634.14 —-13.0 0.4 —-13.7 0.4
Ne Il | 3568.5022 | —13.5 0.3 —-13.1 0.3
Ne Il | 3664.0740 | —12.7 0.3 —13.1 0.3
Ne Il | 3713.0826 | —12.9 0.3 —-12.9 0.4
Silll | 4567.82 —-12.0 0.3 —-11.4 0.3
Silll | 4574.76 —-13.9 0.7 —-13.4 1.1
Silll | 5739.73 - - - -
Si IV | 4088.85 —-12.0 0.5 —-12.3 0.3
SilV | 4116.10 —-13.0 0.4 —-13.1 0.5
S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom Spektrum vom

18.06.2006 (05:42 Uhr) 4.05.2007 (10:45 Uhr)
lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - - -
C Il | 5695.92 - - - -
N Il | 3838.37 —14.6 0.5 - -
N Il | 3995.00 —13.5 0.4 - -
NIl | 4176.16 —-13.9 0.6 - -
N Il | 4227.74 —13.4 0.4 —13.6 0.3
N Il | 4447.03 —-13.9 0.4 —13.8 0.2
N Il | 4803.29 —13.1 0.5 —-13.1 0.3
N Il | 5005.15 - - —-12.9 0.4
N Il | 5007.32 - - —-13.0 0.2
N Il | 5010.62 - - —-13.4 0.2
N Il | 5045.10 - - —-13.2 0.2
NIl | 5666.63 —-12.6 0.5 —13.4 0.2
N Il | 5679.56 —13.1 0.5 —13.2 0.3
N Il | 5686.21 —14.5 1.0 —-13.0 0.2
N Il | 5710.77 —14.8 112.9 —-13.7 0.3
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —-12.1 1.2 - -
N Il | 3304.03 —13.1 303.8 - -
N Il | 3998.63 -11.9 0.6 - -
N [l | 4097.33 —13.8 0.4 - -
N Il | 4200.10 —-12.9 0.5 - -
N Il | 4514.86 —13.5 0.4 —-13.3 0.2
N Il | 4518.14 —13.2 0.7 —-13.3 0.4
N [l | 4523.56 —-12.9 0.6 —12.8 0.5
N Il | 4634.14 —-13.3 0.3 —-13.1 0.3
Ne Il | 3568.5022 | —13.0 0.3 - -
Ne Il | 3664.0740 | —13.1 0.5 - -
Ne Il | 3713.0826 | —13.0 0.3 - -
Silll | 4567.82 —-11.9 0.3 —-12.0 0.2
Silll | 4574.76 —-13.3 0.5 —-13.6 0.2
Silll | 5739.73 - - - -
Si IV | 4088.85 —-12.0 0.3 - -
SilV | 4116.10 —13.2 0.3 - -
S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom Spektrum vom
11.07.2008 (05:53 Uhr) 11.07.2008 (06:00 Uhr)
lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]

He |l | 6678.151 | —12.4 0.4 —-12.1 0.3
C I | 5695.92 —-13.3 3.4 —11.9 0.7
Il | 3838.37 - - - -

Il ] 3995.00 - - - -

Il | 4176.16 - - - -

I | 4227.74 - - - -

Il | 4447.03 - - - -

Il | 4803.29 - - - -

Il | 5005.15 - - - -

I | 5007.32 - - - -

Il | 5010.62 - - - -

Il | 5045.10 - - - -

Il | 5666.63 —13.5 0.3 —13.1 0.2
Il | 5679.56 —13.5 0.3 —13.0 0.2
Il | 5686.21 —13.5 0.4 —-12.7 0.3
Il | 5710.77 —-13.3 0.3 —-13.2 0.2
Il | 5747.30 —-12.9 0.5 —13.2 0.7
Il | 5931.78 —-12.5 0.4 —-12.1 0.3
11| 3304.03 - - - -
Il | 3998.63 - - - -
11| 4097.33 - - - -
11| 4200.10 - - - -
Il | 4514.86 - - - -
1l | 4518.14 - - - -
Il | 4523.56 - - - -
11| 4634.14 - - - -
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 - - - -
Silll | 4574.76 - - - -
Silll | 5739.73 —11.3 0.3 —11.3 0.8
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -
SIV | 5497.782 | —11.0 0.3 —11.1 144.2

Z2Z2Z2Z2Z222222222222222222222Z2

=
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Spektrum vom Spektrum vom
13.07.2009 (06:56 Uhr) 4.01.2012 (16:14 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | —13.1 0.3 —-12.1 0.5
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - - -
N Il | 3995.00 - - - -
NIl | 4176.16 - - - -
N Il | 4227.74 - - - -
N Il | 4447.03 —13.8 0.2 —-13.1 0.2
N Il | 4803.29 —-13.3 0.2 —-12.2 0.3
N Il | 5005.15 —13.2 0.3 —12.0 0.3
N Il | 5007.32 —-12.8 0.3 —12.4 0.4
N Il | 5010.62 —-13.0 0.2 —-12.3 0.3
N Il | 5045.10 —-12.9 0.2 —-12.8 0.3
NIl | 5666.63 —13.5 0.2 —12.8 0.3
N Il | 5679.56 —13.1 0.2 —13.2 0.4
N Il | 5686.21 —-12.9 0.3 —-12.1 659.8
N Il | 5710.77 —13.5 0.3 - -
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —-11.6 0.5 —-12.8 0.5
N Il | 3304.03 - - - -
N [l | 3998.63 - - - -
N [l | 4097.33 - - - -
N Il | 4200.10 - - - -
N Il | 4514.86 —13.2 0.2 —-12.9 0.2
N Il | 4518.14 —13.2 0.2 —12.2 0.4
N [l | 4523.56 —12.5 0.3 —11.9 0.4
N Il | 4634.14 —-13.1 0.2 —-12.7 0.2
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 —11.8 0.2 —-11.2 0.2
Silll | 4574.76 —-13.1 0.2 —-12.8 0.5
Silll | 5739.73 —11.5 0.6 - -
Si IV | 4088.85 - - - -
SilV | 4116.10 - - - -

S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
4.01.2012 (16:17 Uhr)

Spektrum vom
5.05.2013 (05:21 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | —11.8 0.5 - -
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - —-14.1 0.5
N Il | 3995.00 - - —-13.2 0.4
NIl | 4176.16 - - —-13.9 0.6
N Il | 4227.74 - - —12.8 258.2
N Il | 4447.03 —-13.3 0.3 —-13.1 0.7
N Il | 4803.29 —-12.4 0.3 —-12.9 0.9
N Il | 5005.15 —12.4 0.3 —12.6 0.8
N Il | 5007.32 —-12.0 0.4 —-12.9 0.9
N Il | 5010.62 —-12.0 0.3 —-12.6 0.7
N Il | 5045.10 —12.2 0.3 —-13.6 0.6
NIl | 5666.63 —12.8 0.3 - -

N Il | 5679.56 —12.4 0.4 - -

N Il | 5686.21 —-11.9 0.6 - -

N Il | 5710.77 - - —14.3 1.7
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 —-11.9 0.7

N Il | 3304.03 - - - -
N [l | 3998.63 - - —11.8 0.8
N [l | 4097.33 - - —-12.9 0.4
N Il | 4200.10 - - —-13.1 0.6
N Il | 4514.86 —-12.8 0.2 —-13.1 0.4
N Il | 4518.14 —12.7 0.3 —-12.9 0.4
N [l | 4523.56 —-11.9 0.4 —12.7 0.6
N Il | 4634.14 —-12.7 0.3 —-13.1 0.5
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 —11.0 0.2 —11.8 30.9
Silll | 4574.76 —-12.4 0.4 —-13.3 0.6
Silll | 5739.73 - - - -
Si IV | 4088.85 - - —-11.8 0.5
SilV | 4116.10 - - —-13.4 0.2
S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
7.05.2013 (05:24 Uhr)

Spektrum vom
9.04.2015 (15:34 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrard [kms_l]
Hel | 6678.151 | - - —-11.7 0.4
C I | 5695.92 - - - -

N Il | 3838.37 - - - -
N Il | 3995.00 —13.2 0.4 - -
NIl | 4176.16 —-12.9 0.4 - -
N Il | 4227.74 —-12.9 0.8 - -
N Il | 4447.03 —-13.1 0.5 - -
N Il | 4803.29 —-12.9 0.7 —-12.5 0.3
N Il | 5005.15 —-13.1 0.5 —12.4 0.3
N Il | 5007.32 —-12.6 1.0 —12.0 0.4
N Il | 5010.62 —-12.3 0.7 —-12.1 0.3
N Il | 5045.10 —-13.3 0.5 —-12.2 0.3
NIl | 5666.63 —-12.8 1.4 —12.3 0.3
N Il | 5679.56 —14.0 0.8 —-12.1 0.3
N Il | 5686.21 —12.5 1.0 —11.8 0.4
N Il | 5710.77 —-10.9 0.9 —-12.0 0.4
N Il | 5747.30 - - - -
N Il | 5931.78 - - —-12.6 178.6
N Il | 3304.03 - - - -
N [l | 3998.63 —-12.9 0.6 - -
N [l | 4097.33 —12.8 0.3 - -
N Il | 4200.10 —-13.9 0.8 - -
N Il | 4514.86 —-12.5 0.4 - -
N Il | 4518.14 —12.6 0.4 - -
N [l | 4523.56 —-12.2 1.2 - -
N Il | 4634.14 —-12.6 0.5 - -
Ne Il | 3568.5022 | - - - -
Ne Il | 3664.0740 | - - - -
Ne Il | 3713.0826 | - - - -
Silll | 4567.82 —-11.2 0.4 - -
Silll | 4574.76 —-12.9 0.6 - -
Silll | 5739.73 —-11.9 0.9 —10.7 0.3
Si IV | 4088.85 —-12.1 0.2 - -
SilV | 4116.10 —-12.9 0.3 - -

S IV | 5497.782 | - - - -
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Spektrum vom
11.04.2015 (15:24 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l]
Hel | 6678.151 | - -
C Il | 5695.92 - -
N Il | 3838.37 - -
N Il | 3995.00 - -
NIl | 4176.16 —13.0 0.3
N Il | 4227.74 —12.5 0.3
N Il | 4447.03 —13.5 0.2
N Il | 4803.29 —-12.4 0.2
N Il | 5005.15 - -
N Il | 5007.32 - -
N Il | 5010.62 - -
N Il | 5045.10 - -
NIl | 5666.63 —12.2 0.2
NIl | 5679.56 —12.3 0.3
N Il | 5686.21 —-12.3 475.0
NIl | 5710.77 —-12.7 0.4
NIl | 5747.30 - -
N Il | 5931.78 —11.5 1.4
N Il | 3304.03 - -
N Il | 3998.63 - -
N Il | 4097.33 —13.1 0.2
N [l | 4200.10 —-12.7 0.4
N Il | 4514.86 —-12.8 0.2
N Il | 4518.14 —-12.4 0.2
N Il | 4523.56 —12.1 0.4
N Il | 4634.14 —-12.8 0.3
Ne Il | 3568.5022 | - -
Ne Il | 3664.0740 | - -
Ne Il | 3713.0826 | - -
Silll | 4567.82 —-11.3 0.2
Silll | 4574.76 —-12.5 0.2
Silll | 5739.73 - -
Si IV | 4088.85 —-12.0 0.2
SilV | 4116.10 —-12.4 0.2
SIV | 5497.782 | - -
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A.2. Radialgeschwindigkeitstabellen zu BD +75°325

Spektrum vom
23.02.2005 (09:58 Uhr)

Spektrum vom
23.02.2005 (10:01 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kmsil] ‘ AVrad [kmsil] ‘ Vrad [kmsil] ‘ AVrad [kmsil]
He | | 3888.648 | - - - -
He | | 4026.1914 | - - - -
He | | 4713.1457 | - - —44.8 1.4
He | | 5875.621 | —48.5 0.4 —47.2 0.4
He | | 6678.151 | - - - -

C IV | 5801.33 —46.3 87.4 —49.5 2.7
CIV | 5811.98 - - - -

N [11 | 3998.63 - - - -

N [l | 4003.58 - - - -

N Il | 4097.33 - - - -

N Il | 4103.43 - - - -

N Il | 4379.11 —52.7 1.4 —51.2 0.9
N Il | 4510.91 —51.0 1.2 —51.7 1.1
N Il | 4514.86 —49.8 97.1 —50.1 96.4
N Il | 4518.14 - - —47.9 0.9
N [l | 4634.14 —48.6 46.7 -50.3 832.1
N [l | 4640.64 —52.9 1.0 —50.8 0.7
N IV | 3478.71 - - - -

N IV | 3482.99 - - - -

N IV | 3484.96 - - - -

N IV | 3747.54 - - - -

N IV | 4057.76 - - - -

N IV | 4512.00 - - - -

N IV | 4606.33 —50.2 4.0 —44.5 2.8
N IV | 5200.41 —46.3 1.5 —47.2 0.8
N IV | 5204.28 —48.2 2.7 —49.6 8.4
N IV | 5205.15 - - - -

N IV | 5226.70 - - —47.1 90.8
N IV | 5245.60 - - - -

N IV | 6380.77 - - - -
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Spektrum vom
23.02.2005 (10:05 Uhr)

Spektrum vom
23.02.2005 (10:07 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l]
He | | 3888.648 | - - - -
He | | 4026.1914 | - - - -
He | | 4713.1457 | —41.5 2.3 —43.5 1.2
He | | 5875.621 | —47.0 0.3 —47.0 0.3
He | | 6678.151 | - - - -
CIV | 5801.33 —48.6 71.8 —47.0 653.8
CIV | 5811.98 - - —47.1 1.5
N Il | 3998.63 - - - -

N Il | 4003.58 - - - -

N Il | 4097.33 - - - -

N Il | 4103.43 - - - -

N Il | 4379.11 —b5b.7 1.7 —47.9 0.7
N Il | 4510.91 —48.9 0.8 —49.8 11.6
N Il | 4514.86 —48.4 0.7 —49.7 62.2
N Il | 4518.14 —50.0 209.8 —47.5 0.8
N Il | 4634.14 —47.8 0.6 —49.4 0.4
N Il | 4640.64 —51.3 3.1 —51.6 0.5
N IV | 3478.71 - - - -

N IV | 3482.99 - - - -

N IV | 3484.96 - - - -

N IV | 3747.54 - - - -

N IV | 4057.76 - - - -

N IV | 4512.00 - - - -

N IV | 4606.33 —43.9 2.0 —48.0 1.6
N IV | 5200.41 —49.4 1.4 —48.1 0.6
N IV | 5204.28 —48.5 6.5 —50.2 0.5
N IV | 5205.15 - - - -

N IV | 5226.70 —45.3 1.2 —46.0 70.6
N IV | 5245.60 - - - -

N IV | 6380.77 - - - -
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Spektrum vom
23.02.2005 (10:10 Uhr)

Spektrum vom
9.11.2005 (15:01 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l]
He | | 3888.648 | - - - -
He | | 4026.1914 | - - - -
He | | 4713.1457 | —41.0 1.4 - -
He | | 5875.621 | —47.2 0.3 —48.3 0.4
He | | 6678.151 | - - - -

C IV | 5801.33 —51.3 1.0 —54.5 51.7
CIV | 5811.98 - - —55.0 30.3
N Il | 3998.63 - - - -

N Il | 4003.58 - - - -

N Il | 4097.33 - - - -

N Il | 4103.43 - - - -

N Il | 4379.11 -50.3 0.5 - -

N Il | 4510.91 —49.0 0.7 - -

N Il | 4514.86 —49.2 0.9 - -

N Il | 4518.14 -50.2 72.7 - -

N Il | 4634.14 —48.7 167.9 - -

N Il | 4640.64 —51.6 0.6 - -

N IV | 3478.71 - - - -

N IV | 3482.99 - - - -

N IV | 3484.96 - - - -

N IV | 3747.54 - - - -

N IV | 4057.76 - - - -

N IV | 4512.00 - - - -

N IV | 4606.33 —44.7 1.2 - -

N IV | 5200.41 —46.7 0.6 -50.5 1.0
N IV | 5204.28 —-51.5 0.7 —-53.3 0.7
N IV | 5205.15 - - - -

N IV | 5226.70 —48.1 1.0 —51.0 1.4
N IV | 5245.60 —45.3 1.5 —44.2 194.3
N IV | 6380.77 - - —49.7 0.5
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lon

>\theo [A]

Spektrum vom
9.11.2005 (15:03 Uhr)

Vrad [kms_l] ‘

AVrad [kms_l] ‘

Spektrum vom
9.11.2005 (15:09 Uhr)

Vrad [kms_l] ‘

AVrad [kms_l]

He |
He |
He |
He |
He |
CIv
CIv
1l
"
"
1l
1l
"
"
1l
1l
"
v
v
v
v
v
v
v
v
v
v
v
v
v

=

Z2Z222222222222222222222

3888.648
4026.1914
4713.1457
5875.621
6678.151
5801.33
5811.98
3998.63
4003.58
4097.33
4103.43
4379.11
4510.91
4514.86
4518.14
4634.14
4640.64
3478.71
3482.99
3484.96
3747.54
4057.76
4512.00
4606.33
5200.41
5204.28
5205.15
5226.70
5245.60
6380.77

0.2
1.1
1.4

103.2
0.5
0.3

0.3

50.6

191.6
950.6
0.6

642.3
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Spektrum vom Spektrum vom

9.11.2005 (15:30 Uhr) 4.05.2007 (05:31 Uhr)
lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l]
He | | 3888.648 | - - —-51.2 467.0
He | | 4026.1914 | - - - -
He | | 4713.1457 | - - —45.2 1.2
He | | 5875.621 | —48.3 0.2 - -
He | | 6678.151 | —51.2 63.1 - -
C IV | 5801.33 —50.1 0.9 —47.4 904.6
CIV | 5811.98 —51.1 305.3 —48.0 10.1
N Il | 3998.63 - - - -
N [l | 4003.58 - - - -
N Il | 4097.33 - - - -
N Il | 4103.43 - - - -
N Il | 4379.11 - - —-50.5 0.7
N Il | 4510.91 - - - -
N Il | 4514.86 - - - -
N Il | 4518.14 - - - -
N Il | 4634.14 - - —-50.7 318.4
N Il | 4640.64 - - -51.3 0.6
N IV | 3478.71 - - - -
N IV | 3482.99 - - - -
N IV | 3484.96 - - - -
N IV | 3747.54 - - —47.8 0.8
N IV | 4057.76 - - - -
N IV | 4512.00 - - - -
N IV | 4606.33 - - —46.5 1.4
N IV | 5200.41 —48.7 449.4 —47.5 63.5
N IV | 5204.28 —52.8 6.5 —51.8 0.7
N IV | 5205.15 - - - -
N IV | 5226.70 -50.9 0.5 —47.1 1.6
N IV | 5245.60 —46.5 0.5 —45.2 1.8
N IV | 6380.77 —49.2 0.3 - -
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Spektrum vom
4.05.2007 (05:34 Uhr)

Spektrum vom
4.05.2007 (05:40 Uhr)

lon >\theo [A] Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l] ‘ Vrad [kms_l] ‘ AVrad [kms_l]
He | | 3888.648 | —50.3 0.4 -50.3 0.7
He | | 4026.1914 | —50.2 1.9 —49.2 1.7
He | | 4713.1457 | —47.2 56.6 —441 0.6
He | | 5875.621 | - - - -

He | | 6678.151 | - - - -

C IV | 5801.33 -50.8 551.6 - -
CIV | 5811.98 —48.9 2.0 - -

N Il | 3998.63 —50.0 0.3 —49.7 0.3

N Il | 4003.58 —50.2 120.6 -50.9 0.2

N Il | 4097.33 —50.7 0.3 -50.8 0.3

N Il | 4103.43 —53.5 153.3 —53.5 155.2
N Il | 4379.11 —50.1 0.4 —-50.7 0.4

N Il | 4510.91 - - —54.7 0.6

N Il | 4514.86 - - —49.4 79.9
N Il | 4518.14 - - —54.0 477.4
N Il | 4634.14 - - —49.4 491.7
N Il | 4640.64 - - —52.0 0.4
N IV | 3478.71 —-50.4 0.5 —50.7 0.6

N IV | 3482.99 -50.1 0.7 -50.2 0.9

N IV | 3484.96 -50.9 2870.1 —52.2 1271.3
N IV | 3747.54 —48.2 18982.5 —47.4 0.6

N IV | 4057.76 -50.3 0.2 —50.4190 0.3
N IV | 4512.00 - - - -

N IV | 4606.33 —46.0 0.9 —47.4 0.9

N IV | 5200.41 —47.9 0.4 —48.7 0.5

N IV | 5204.28 —51.2 2.2 —-51.6 0.5

N IV | 5205.15 - - - -

N IV | 5226.70 —47.4 0.9 —48.1 0.5

N IV | 5245.60 —45.7 1.0 —46.5 1.0

N IV | 6380.77 - - - -
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B. Spektrallinientabellen zu HZ 44

Fiir die Linienidentifikation wurde vorwiegend mit dem am 10.08.2005 (5:45 Uhr) aufge-
nommenen Spektrum gearbeitet. In Tabelle [B.I] sind Spektrallinien aufgelistet, die iden-
tifiziert werden konnten. In Tabelle [B.2] sind lonen aufgelistet, bei denen nicht eindeutig
festgestellt werden konnte, ob sie sich im Stern befinden oder nicht. Spektrallinien, die
nicht im Stern gefunden werden konnten, befinden sich in Tabelle [B.3] Die theoretischen
Wellenlangen A;peo Stammen aus NIST.

Des Weiteren sind in Tabelle alle unidentifizierten Linien im Wellenlangenbereich
von 3600-5120 A aufgelistet. Darunter konnen sich durchaus noch bekannte lonen be-
finden. Fiir einige Linien wurden die Aquivalentbreiten angegeben. Fiir andere Linien nur
abgeschitzt. Klein" bedeutet, dass die Aquivalentbreite kleiner als 5 ist. ,Mittel* bedeu-
tet, dass die Aquivalentbreite zwischen 5 und 10 liegt. Und ,groB" bedeutet, dass die
Aquivalentbreite groBer als 10 ist. Die angegebenen Wellenldngen dieser Spektrallinien
stammen aus dem radialgeschwindigkeitskorrigiertem Spektrum vom 10.08.2005 (5:45
Uhr).
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Tabelle B.1.: Spektrallinien, die identifiziert werden konnten.

lon | Apheo [A] | Bemerkungen | lon | Aeo [A] | Bemerkungen
He | | 3587.270 Ne Il | 3374.0607 | oder N IlI/ O Il
He | | 3613.643 Ne Il | 3378.2193

He | | 3634.2310866 Ne Il | 3388.4169

He | | 3705.005 Ne Il | 3392.8006

He | | 3819.6074 Ne Il | 3404.8208

He | | 3867.631588 Ne Il | 3406.9451

He | | 3888.648 Ne Il | 3417.6870

He | | 3964.7291 Ne Il | 3456.6081

He | | 4026.1914 Ne Il | 3459.3197

He | | 4168.967 Ne |l | 3481.9337

He | | 4387.9296 Ne Il | 3503.5820 | oder Ar Il
He | | 4471.4802 Ne Il | 3542.8452

He | | 4713.1457 Ne |l | 3568.5022

He | | 4921.9313 Ne Il | 3574.6122

He | | 5015.6783 Ne Il | 3590.449 oder Si Il
He | | 5047.738 Ne Il | 3626.5363

He | | 5875.621 Ne Il | 3628.0329

He | | 6678.151 Ne |l | 3644.8566

He Il | 4685.7038494 Ne Il | 3664.074

CIl | 3609.071 oder N Il Ne Il | 3676.805 oder Si Il
C Il | 4067.94 Ne |l | 3694.2145

C Il | 4068.91 Ne Il | 3709.6222

C Il | 4070.26 Ne Il | 3713.0826

CIl | 4186.90 Ne Il | 3727.1081

CIl | 4325.56 Ne Il | 3766.259

C Il | 4647.42 oder Ne I Ne Il | 3777.1359

C Il | 4650.25 Ne Il | 3829.7503

C Il | 4651.47 Ne | 4290.374

C Il | 5695.92 Ne Il | 4409.2987

N 1l 3328.724 Ne Il | 4514.884 oder N IlI
N 11 3331.307 Ne Il | 4647.429 oder C Il
N Il | 3437.15 oder O 1l Mg Il | 4481.130

N Il 3609.097 oder C Il Al lll | 3601.628

N 1l 3838.37 Al lll | 3612.356

N Il | 3855.096 Al lll | 4149.915 | sehr schwach
N Il 3919.00 Al lll | 4150.173

N 11 3955.85 Al lll | 4479.892

N 11 3995.00 Al lll | 4512.564

N Il | 4035.08 oder O 1l Al lll | 4528.942
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2 Z2Z2Z2Z2Z2Z2222222222222222222222222222222222222222222222:-2Z2

4041.31
4043.53
4176.16
4227.74
4236.91
4241.78
4432.74
4447.03
4530
4544 .84
4601.48
4607.16
4613.87
4621.39
4630.54
4643.08
4779.722
4788.13
4803.29
4810.299
4987.37
4994.36
5001.134
5001.48
5002.70
5005.15
5007.32
5010.62
5011.314
5012.036
5025.66
5045.10
5179.521
5480.050
5495.67
5530.242
5535.36
5543.471
5551.922
5666.63
5679.56
5686.21

oder O Il
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Al 11
Al 11
Al 11
Si lll
Silll
Si 1l
Si lll
Si Il
Silll
Silll
Si lll
Silll
Silll
Silll
Si lll
Silll
Silll
Silll
Si IV
Si IV
Si IV
Si IV
Si IV
Si IV
Si IV
S
Sl
S I
S
S
S I
S I
S
S
S I
S I
S
S
S I
S IV
S IV
SV

4529.194
5696.603
5722.728
3233.95
3241.62
3486.91
3590.47
3676.731
3791.41
3796.11
3806.54
3924.47
4552.62
4567.82
4574.76
4819.72
4828.97
5739.73
3762.44
3773.15
4088.85
4116.10
4212.41
4631.24
4654.32
3233.181
3233.987
3324.863
3387.129
3497.285
3622.672
3661.946
3631.972
3709.325
3747.845
3750.697
3928.537
4899.11
5160.084
3243.983
3300.638
3301.245

oder S |l

oder Ne |l
oder Ne Il

oder O Il

oder Si Il

oder N IlI

oder Ne Il



2 Z2Z2Z2Z2Z2Z22222222222222222222222222222222222222222:2Z

5710.77
5747.30
5927.81
5931.78
5940.24
5941.65
5952.39
3304.03
3306.63
3330.11
3342.09
3353.98
3354.32
3355.46
3360.98
3365.80
3367.34
3374.07
3745.95
3754.67
3771.05
3934.50
3938.52
3998.63
4003.58
4097.33
4195.76
4200.10
4215.77
4510.91
4514.86
4518.14
4523.56
4546.33
4634.14
4640.64
4641.85
4867.15
4884.14
4899.10
4904.78
5320.82

oder Ne ll/ O 1l

oder O Il

oder Ne [l

oder S Il

89

SIV
SIV
SV
SIV
SIV
SIV
SV
SIV
SIV
S IV
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar Il
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ar [l
Ca ll
Ca ll
Call
Call
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll
Ca lll

3308.747
3316.948
3330.731
3340.360
3341.456
3343.957
3363.113
4659.168
5488.275
5497.782
3285.8413
3301.8546
3336.1746
3344.7567
3358.5305
3391.8445
3480.5020
3499.6693
3502.6828
3503.5894
3509.3333
3511.1485
3511.6671
3514.2004
3637.8731
3712.764
3795.3435
4182.9667
3706.02
3736.90
3933.66
3968.47
3367.786
3372.671
3537.770
3761.608
4184.201
4233.737
4240.742
4279.723
4284.388
4302.804

oder Ne |l

oder Ne |l

sehr schwach

oder O Il



N 11
Ol
Ol
Ol
O Il
Ol
Ol
Ol
O Il
Ol
Ol
O Il
O Il
O 1l
O Il
O I
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il
Ne Il

5327.18
3374.077
3377.146
3390.209
3437.144
3749.486
3762.465
3954.3619
3973.2562
4035.068
4041.289
4302.858
4649.1348
3754.67
3759.87
3961.59
3218.1925
3224.1746
3229.5717
3230.0698
3232.3731
3244.0942
3297.7252
3311.2711
3323.7350
3327.1534
3334.8368
3336.0922
3344.3956
3345.4544
3355.0176
3360.597

oder Ne 11/ N Il

oder N Il

oder Si IV

oder N Il
oder N Il
oder Ca lll

oder N Il

oder S IV

oder Ar Il

Ca I
Ca I
Ca lll
Ca lll
Ca I
Ca I
Ca lll
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti Il
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Ti IV
Fe Il
Fe III*
Fe IlIt
Fe IlIt
Fe Il
Fe IlIt
Fe IIIt
Fe Il

4329.185
4399.594
4406.291
4431.298
4499.884
4516.585
4572.124
3354.71

3915.472
4215.525
4269.84

4288.66

4652.861
4971.194
5301.20

3541.361
3576.438
3581.392
4133.779
4397.327
4618.114
5398.93

5492.51

3603.88

4139.350
4164.731
4166.840
4174.260
5156.111
5243.306
5833.938

! Diese Wellenlingen stammen von [Edelmann| (2003)).
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Tabelle B.2.: lonen, bei denen nicht abschlieBend geklart werden konnten, ob sie
sich im Stern befinden.

lon ‘ Atheo [A] ‘ Bemerkungen ‘ lon ‘ Atheo [A] ‘ Bemerkungen
Mn 11l | 4431.303'| oder Ca Il Sr 1l | 3235.388 | nicht im Spektrum
Mn Il | 5079.20 | nicht im Spektrum | Sr Il | 3430.756

Mn Il | 5175.9511 Sr 1l | 3874.261 | sehr schwach

Mn 11l | 5189.401!| nicht im Spektrum | Sr Il | 3936.398 | sehr schwach

Mn Il | 5365.612!| nicht im Spektrum | Zr IV | 3686.905

Mn IIl | 5474.68 | nicht im Spektrum | Zr IV | 3764.319 | nicht im Spektrum
Ga Ill | 3517.374 | nicht im Spektrum | Zr IV | 4137.435 | nicht im Spektrum
Ga lll | 3577.283 Zr IV | 4198.265 | nicht im Spektrum
Ga lll | 4863.03 | nicht im Spektrum | Zr IV | 4317.081

Ga lll | 4993.93 Zr IV | 4569.247

Ga Ill | 5844.93 | nicht im Spektrum | Pb IV | 3221.17

Ga lll | 5993.87 | nicht im Spektrum | Pb IV | 3962.48

Ge lIl | 4178.96 | nicht im Spektrum | Pb IV | 4049.80

Ge Il | 4260.85 Pb IV | 4496.15 | nicht im Spektrum
Ge lll | 4291.71 Pb IV | 4534.60

Srll 4077.714 | nicht im Spektrum | Pb IV | 4605.40 | nicht im Spektrum
Srll 4215.524 | oder Ti Il Pb IV | 5914.54 | nicht im Spektrum

! Diese Wellenlingen stammen von [Edelmann| (2003)).

Tabelle B.3.: Spektrallinien, die nicht im Spektrum von HZ 44 gefunden wurden.

lon ‘ >\theo [A] ‘ lon ‘ >\theo [A]
Pl 525352 | V'V | 3316.470
P Il | 4059.312 | VV | 3617.966
Sclll | 4061.209 | VV | 3746.36
Sc Il | 4068.661 | Y Ill | 3914.58
Sc Il | 4309.471 | Y Il | 4039.60
Sc Il | 5032.087 | Y Il | 4040.11
Y Il | 5238.10
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Tabelle B.4.: Spektrallinien im Wellenlangenbereich von 3600-5120 A, die nicht identifi-
ziert wurden. Darunter kdnnen sich durchaus noch bekannte lonen befinden.
Fiir einige Linien wurden die Aquivalentbreiten angegeben. Fiir andere Li-
nien nur abgeschitzt. ,Klein* bedeutet, dass die Aquivalentbreite kleiner
als 5 ist. ,Mittel* bedeutet, dass die Aquivalentbreite zwischen 5 und 10
liegt. Und , groB" bedeutet, dass die Aquivalentbreite gréBer als 10 ist. Die
angegebenen Wellenlangen dieser Spektrallinien stammen aus dem radial-
geschwindigkeitskorrigiertem Spektrum vom 10.08.2005 (5:45 Uhr).

X [A] Aquivalentbreite | )\ [A] Aquivalentbreite | ) [A] Aquivalentbreite
(in beliebigen (in beliebigen (in beliebigen
Einheiten) Einheiten) Einheiten)

3605.98 | 1 4076.88 | 2.6 4441 .43 | klein

3620.29 | 1.6 4078.80 | 3 444353 7.5

3643.91 | 3.6 4080.99 | 2.6 4445 39 | mittel

3644.84 | 2.2 4145.74 | 5.0 4448.03 | klein

3649.78 | 1.5 4146.69% 2.2 4449.24% 3.8

3656.60 | 1 4154.97 | 7.3 445526 | mittel

3667.62 | 2.1 4157.00 | 4.9 4456.15 | mittel

3668.18 | 1.1 4160.51 | 7.0 4457.02 | klein

3678.45 | 1.5 417158 | 11.6 4457 84 | mittel

3715.10 | 1.0 4175.29% 3.0 4459 .49 | klein

3734.94 | 3.2 4179.67 | 10.2 4460.87 | mittel

374951 | 2.3 4181.03 | 5.6 4483.04 | mittel

3750.190 | 3.4 4185.46 | 3.5 4483.72 | klein

3751.26 | 2.0 4188.04 | 1.9 4485.78"| 13.1

3753.77 | 1.3 4189.12 | 2.0 4486.43"| 11.8

3756.39 | 1 4206.06 | 3.1 4488.36"| 17.9

3757.22 | 1.8 4206.50 | 2.5 4490.28 | mittel

3757.70" 2.0 4207.52 | 9.8 4492 23 | mittel

3776.75 | 1.6 4219.71 | 7.3 4497.72%| 12.6

3778.90 | 1.3 4220.32 | 5 4504.21%| 13.9

3779.18 | 1.2 422228 | 4.6 4506.68 | mittel

3788.26 | 2.0 4228.88" 5.9 4507.52 | mittel

3789.93" 2.6 4229.75% 6.7 4508.83"| 5.1

3792.99 | 5 4231.60 | 6.4 4527.81 | mittel

3793.55 | 3.1 4235.55 | 5.4 4535.09 | mittel

3794.69 | 2.3 4238.62 | 2.2 4539.79 | mittel

3831.87 | 1.6 4241.25 | 4.6 4549.16 | mittel

3837.77 | 2.5 424252 | 5.0 4553.93 | mittel

3842.17 | 8.9 4243.78 | 3.5 4556.57 | mittel

3847.40 | 5.4 4246.64 | 5.7 4573.11 | mittel

92



3849.52 | 3.6 424974 | 5.2 4581.58 | mittel
3856.07 | 6.2 4263.76 | 11.8 4584.84 | mittel
3858.317| 3 4271.91 | 9.6 4592.05 | groB
3862.21 | 1.7 4275.49 | 5.6 4596.15 | mittel
3870.92 | 1.5 4276.00 | 3.6 4597.45 | mittel
3874.99 | 0.9 4286.09 | 7.7 4600.33 | mittel
3892.44 | 4.1 4287.89 | 9.3 4608.05"| 6.6
3896.80 | 1.5 4290.96 | 9.4 4609.67 | mittel
3907.86 | 1.8 4206.83 | 8.2 4610.49%| 24.6
3016.88 | 1.6 4301.01 | 4.8 4615.54 | mittel
3932.50" 3.8 4304.77 | 8.8 4646.51 | klein
3033.37 | 2.3 4307.91 | 3.6 4678.16 | mittel
3036.85 | 1.3 4310.37 | 7.3 4694.66 | mittel
3939.57"| 17.6 4314.08 | 8.2 4705.32 | mittel
3040.68 | 7.3 4321.31 | 6.9 4707.49 | mittel
3041.18 | 7.6 4323.69 | 4.6 4715.047| 5.7
3042.84 | 8 4328.16 | 8.9 4716.67 | mittel
3052.58 | 1.4 4332.71 | 2.7 4718.26 | mittel
3959.05 | 2.6 434586 | 4.0 4719.12 | mittel
3060.44 | 2.6 4349.40 | 6.9 4793.66 | mittel
3078.07 | 1.6 4354 56 | mittel 4813.32 | mittel
3978.37 | 2.9 4358.39 | mittel 4873.53 | mittel
3979.39 | 1.9 4361.53 | mittel 4880.44 | mittel
3083.76 | 4.6 4364.71 | klein 4948.15 | mittel
3985.96 | 3.3 4391.99 | mittel 4949217 13.4
4005.11 | 5 4398.03 | mittel 4950.07 | mittel
4007.41 | 1.6 4403.46 | mittel 4964.61%| 8.9
4033.86 | 2 4413.19 | mittel 4976.477| 8.4
4036.96 | 2.3 4414.87 | mittel 4977.5771 9.9
4044.08 | 3.3 4417.06 | mittel 4989.62"| 6.8
4044.76 | 9.4 4427.25 | mittel 4991.26 | mittel
4053.10 | 4.1 4427.95 | mittel 4991.917| 8.5
4056.91 | 7.0 4428.57 | mittel 5023.02 | mittel
4063.04 | 2.5 4429.05 | mittel 5036.18"| 5.4
4064.27 | 2.6 4430.90 | mittel 5058.64 | groB
406598 | 1.1 4431.82 | mittel 5073.68 | mittel
4072.12 | 5.9 4433.46 | mittel 5075.39 | klein
4073.03 | 12.8 4440.75 | klein 5078.91 | mittel
4075.90 | 6.6

" Diese Linien befinden sich auch im Stern UVO 0825+15 und konnten nicht identifiziert werden (Jeffery
et al.l 2017).
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