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1 Einleitung

Schon seit jeher hat der Nachthimmel die Menschen auf der Erde begeistert. Die
vielen tausend Sterne leuchten immer hell und strahlend auf uns herab. So erscheint
es zumindest auf den ersten Blick. Doch wie wir Menschen, haben auch Sterne eine
begrenzte Lebenszeit, da ihnen irgendwann der Brennstoff ausgeht und sie somit
erloschen. Wahrend ihres Lebens durchlaufen sie unterschiedliche Stadien, in denen
sie mal grofler, mal kleiner werden oder ihre Leuchtkraft verdndern. So wird sich
auch unsere Sonne in ein paar Millionen Jahren aufblidhen und zu einem ,Roten
Riesen“ werden. Zum Schluss wird sie ihre Hiille abstoflen und nur noch ein Weifler
Zwerg sein. Doch nicht jeder Stern durchlauft auch jedes Stadium und so gibt es fiir
Sterne verschiedener Masse, verschiedene Endzusténde.

Mehrere Endstadien fiir masse-arme Sterne sind die Unterzwerge der Klasse B und O
(eng: subdwarf; kurz: sdB, sdO). Im Hertzsprung-Russell-Diagramm sind sie zwischen
der Hauptreihe und den Weifien Zwergen anzufinden (siehe [Abbildung 1)).
Erstmals wurden sie in den 50er Jahren des 20. Jahrhunderts entdeckt, allerdings
waren zunachst nur wenige bekannt. Erst mit dem Palomar-Green-Survey in den
1980er Jahren wurden weitere Sterne gefunden, die den Kritierien entsprechen.
Mit dem Sloan Digital Sky Survey (SDSS) konnte die Zahl nochmals verdoppelt
werden. Heute sind iiber 5000 Subdwarfs bekannt. In Zukunft wird diese Zahl durch
verbesserte Teleskope und Messgerate noch weiter steigen.

Da bei Subdwarfs die Zugehorigkeit zu stellaren Gruppen nicht, wie bei normalen
Sternen, iiber eine chemische Analyse, der im Stern vorkommenden Elemente erfolgen
kann, muss dies iiber die Kinematik geschehen. Mit Hilfe von Photometrischen
Daten und unter der Annahme einer kanonischen Masse, kann die Entfernung
der Subdwarfs bestimmt werden. Aus groflen bodengebundenen Sternenkatalogen
wird die Eigenbewegung entnommen und die Radialgeschwindigkeit kann direkt
mittles Dopplerverschiebung des Spektrums bestimmt werden. Dabei sind dem
MUCHFUSS-Survey besonders schnelle Subdwarfs aufgefallen, die mit einer groflen
Eigenbewegung im Halo unserer Galaxie angesiedelt sind. Diese schnellen Sterne
werden Hyper-Velocity-Stars (kurz: HVS) genannt. Der wohl bekannteste HVS ist
UST708, der mit einer Geschwindigkeit von 1200 kTm durch die Galaxie fliegt und vor
ca. 10 Jahren von Forschern an der FAU entdeckt wurde.

Neben dem SDSS und anderen Himmelsdurchmusterungen, die neue Subdwarfs
entdecken, ist vor allem die Gaia-Mission eine der wichtigsten Surveys, welche die
Forschung an Sternen weiterbringt. Sie liefert Parallaxen und Eigenbewegungen



1 EINLEITUNG

von iiber einer Milliarde Sternen und somit eine riesige Datenbank, nicht nur fir
Subdwarfs.

Die 21 Sterne, die in dieser Arbeit analysiert werden, wurden ausgesucht, da sie
entweder tiber auffallig hohe Radialgeschwindigkeiten verfiigen oder aber ihre Ei-
genbewegung, gemessen an der geringen Helligkeit, in erdgebundenen astronomi-
schen Katalogen aufféllig grof§ ist. Da bodengebundene Eigenbewegungsmessungen
mit groffen Ungenauigkeiten behaftet sind, ist Gaia von entscheidender Bedeutung.
Allerdings bedarf es spektroskopischer Entfernungsbestimmungen um die Raumge-
schwindigkeit zu vermessen. Hierzu wurden Spektren am Gran Telescopio Canarias
(kurz: GTC, GranteCan) aufgenommen, welche qualitativ spektral analysiert und mit
Spektren aus dem SDSS verglichen werden. AnschlieSfend wird iiber eine Spektrale-
Energieverteilung (kurz: SED) der Winkeldurchmesser der Subdwarfs ermittelt. Mit
dieser Grofle und den atmosphéarischen Parametern der Spektralanalyse lasst sich die
Entfernung, unter der Annahme einer kanonischen Sternmasse, bestimmen.

Aus dem Gaia-Data-Release-2 erhalten wir bessere Eigenbewegungen als zuvor und
konnen im letzten Teil der Arbeit die Transversalgeschwindigkeit der Sterne bestim-
men. Abschliefend wird ein Fazit gezogen.



2 Klassifizierung von Subdwarfs

Subdwarfs sind im Grunde genommen Kerne von Roten Riesen, welche weiterhin
Helium-Brennen in ihrem Inneren betreiben. Um den aktiven Kern gibt es einen
kleinen Mantel aus Wasserstoff, der allerdings mit einer Masse von weniger als
0,01 Mg nicht grof§ genug ist, um Wasserstoff-Brennen zu ermdéglichen. Durch den
geringen Wasserstoffanteil produzieren Subdwarfs breitere Absorptionslinien als
Hauptreihensterne, wodurch eine Einteilung anhand ihrer Spektren gut moglich ist.
Um die verschiedenen Arten von Unterzwergen besser zu unterscheiden, gibt es eine
Einteilung in drei Spektralklassen: B, O, OB (Heber| 2016).

2.1 Subdwarfs des Spektraltyps B

Subdwarfs des Spektraltyps B haben sehr wenig Helium in ihrer Atmosphére und
liegen am blauen Ende des Horizontal Branch im HRD. Sie besitzen Effektivtempera-
turen Tog von ~ 25000 K bis 35000 K. Thre Schwerebeschleunigung ¢ liegt im Bereich
von 5,0 dex bis 5,7 dex. Im Spektrum ist vor allem die Balmer-Serie des Wasserstoffs
sehr stark ausgepragt, weshalb nur wenig neutrales Helium ausmachbar ist. Somit
liegt die Heliumhaufigkeit y bei —3 dex bis — 1,6 dex.

Besonders heliumreiche sdBs werden He-sdB genannt. Dieses Phanomen ist bei
sdB Sternen sehr selten und es sind nur eine Handvoll bekannt. Im Spektrum treten
starke Hel- und Balmer-Linien auf (Heber, [2016; Schneider, |2017)).

2.2 Subdwarfs des Spektraltyps O

Bei Subdwarfs des Spektraltyps O unterscheidet sich der Heliumanteil in der At-
mosphére von Stern zu Stern sehr stark. Es gibt Falle mit ﬁ He) bis hinzu At-
mosphéren, die aus purem Helium bestehen und kaum bis gar keinen Wasserstoff
mehr haben. Dementsprechend unterscheidet sich auch die Heliumhaufigkeit zwischen
—3.0dex und 3.0dex. Ty liegt oberhalb von 37000 K mit einem log(g) von 5,5 dex

bis 5,9 dex.
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Abbildung 1: Hertzsprung-Russel-Diagramm von [Heber| (2016)). sdB und sdO bilden
den Horizontalast (EHB) zwischen Hauptreihe und Weiflen Zwergen

Um sdO und sdB klar zu trennen, wird die Hell-Linie bei 4686 A benutzt. Taucht
diese im Spektrum auf, so wird der Stern als von Typ sdO klassifiziert. Allgemein
lasst sich sagen, dass im Spektrum starke Wasserstoff- und Hell-Linien vorkommen,
neutrales Helium dagegen nur wenig bis gar nicht.

Dabei ist zu beachten, dass im Spektrum jede Balmer-Linie von einer Hell-Linie
iiberlagert wird und somit je nach Heliumhéaufigkeit die entsprechenden Linien
betrachtet werden miissen.

He-sdOs sind ebenfalls sdO-Sterne mit besonders viel Helium in der Atmosphére.

Diese kommen ofter als He-sdB-Sterne vor und haben im Wesentlichen nur Hel- und
Hell-Linien in ihrem Spektrum (Heber, [2016; Schneider, [2017)).

2.3 Subdwarfs des Spektraltyps OB

Das Spektrum von sdOBs ist dem der sdBs sehr dhnlich, weswegen diese oft zu
sdB-Sternen zusammengefasst werden. Ihr Temperaturbereich ist mit 7%y ~ 30000 K
bis 45000 K allerings grofler als der der sdBs, wodurch auch Hell-Linien im Spektrum
aufteten konnen. Die Schwerebeschleunigung hat mit 5,0 dex bis 6.3 dex ebenfalls
einen grofleren Wertebereich. Die Heliumhaufigkeit unterscheidet sich hingegen kaum
von der der sdB-Sternen (Heber|, 2016} Schneider, 2017)).



3 Schnelle Sterne

3.1 Fluchtgeschwindigkeit

Soll mit einem Raumschiff ins All geflogen werden, muss die Fluchtgeschwindigkeit
der Erde von vppent ~ 11,2 kTm erreicht werden. Diese ist die Mindestgeschwindigkeit,
die ein Raumschiff haben muss, um dem Schwerefeld der Erde endgiiltig zu entflichen.
Jedes massereiche Objekt besitzt eine solche Fluchtgeschwindigkeit:

UFlucht = 1/ QCiM mit G, der Gravitationskonstante
M, der Masse

r , dem Radius

Die Sterne, welche in dieser Arbeit analysiert werden, wurden aus dem Katalog von
Geier et al.| (2017) ausgewdhlt, da sie iiber hohe Radial- bzw. Transversalgeschwin-
digkeiten verfiigen und somit potentiell nicht mehr gravitativ an die Milchstrafle
gebunden sind. Die genaue Geschwindigkeit ist dabei nicht bekannt, kénnte aber in
einem Bereich von 500 kTm bis 600 kTm liegen.

Sollten sie nicht an die Milchstrafle gebunden sein, so wére auch dies hochinteressant,
da bisher noch nicht klar ist, wie Subdwarfs auf Geschwindigkeiten von mehreren
hundert kTm beschleunigt werden konnen. Zwei Szenarien werden in der Literatur
vorgestellt.

3.2 Der Hills-Mechanismus

In den spéten 1980er Jahren entwickelte |Hills (1988) eine Theorie, in der ein Stern
aus dem galaktischen Zentrum geschleudert werden kann und dabei eine groflere
Geschwindigkeit, als die Fluchtgeschwindigkeit der Galaxie besitzt. Dazu interagiert
ein Doppelsternsystem mit einem super massiven Schwarzen Loch (SMBH) im
Zentrum der Galaxie. Ubersteigt die gravitative Gezeitenkraft des SMBHs die Kraft,
welche das Doppelsternsystem zusammenhalt, so wird dieses auseinandergerissen.
Dabei wird ein Stern gravitativ vom SMBH eingefangen und er umkreist dieses
weiterhin. Der zweite Stern kann bis weit tiber die Entweichgeschwindigkeit der
Galaxie beschleunigt werden und fliegt frei vom galaktischen Zentrum weg (siehe

Abbildung 2J).



3 SCHNELLE STERNE 3.3 Supernovabeschleunigung

Binary

Abbildung 2: Darstellung des Hills-Mechanismus von (2015)). Ein Stern des
Doppelsternsystems wird eingefangen und umkreist das Schwarze Loch,
der andere wird zum Hypervelocity-Stern (HVS) und fliegt davon.

Die Austoflgeschwindigkeit hangt davon ab, wie weit die beiden Sterne im Doppel-
sternsystem voneinander entfernt sind. Je naher sie zusammen sind, desto schwerer
ist es sie auseinanderzureifien. Umso hoher ist aber auch die AustoBgeschwindigkeit
(Ziegerer, [2017)).

3.3 Supernovabeschleunigung

Kollabiert einer der beiden Sterne im Doppelsternsystem in einer Kernkollaps-
Supernova, so ist es moglich, dass der Begleitstern durch die Explosion aus dem
System gestoBen wird. hat dieses Szenario fiir G/K Zwerge betrachtet
und festgestellt, dass die maximale Austrittsgeschwindigkeit bei bis zu 1280 1% liegt.
Die Geschwindigkeit skaliert mit dem Abstand der Sterne vor der Explosion und ist
die Summe aus Umlaufgeschwindigkeit und der Geschwindigkeit aus der Explosion.
Nicht nur eine Kernkollaps-Supernova kann einen Stern beschleunigen, sondern auch
eine Supernova Typ-la. In sehr engen Doppelsternsystemen, in denen ein Weifler
Zwerg einen heiflen Unterzwerg umkreist, kommen sich die beiden Objekte immer
naher, da sie Gravitationswellen ausstofen. Sind sie nah genug beieinander, so wird
Masse vom Unterzwerg auf den Weiflen Zwerg transferiert, welcher bei einer ausrei-
chend hohen Masse in einer Supernova-la explodiert. Die mittlere Geschwindigkeit
bei dieser Beschleunigungsart kann bis zu 600 kTm betragen (]Ziegerer|, |2017[).
Beispiele fiir diese Art der Beschleunigung sind zum einen der anfangs erwahnte HVS
US 708 sowie die Sterne aus der Arbeit von Ziegerer| (2017)) welche ebenfalls tiber
hohe Eigenbewegungen bzw Radialgeschwindigkeiten verfiigen, jedoch gravitativ an
die Milchstrafle gebunden sind.
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Sollten die Sterne trotz ihrer hohen Geschwindigkeit doch noch gravitativ an die
Milchstrafie gebunden sein, ist dies ebenfalls niitzlich, da somit eine untere Grenze
fiir die Fluchtgeschwindigkeit der Milchstrafle gegeben wird, aus der eine untere
Grenze fiir die absolute Masse unserer Galaxie abgeleitet werden kann.

Damit die Beschleunigungsmechanismen noch besser verstanden werden kénnen, ist
es wichtig die Geschwindigkeiten der Sterne noch genauer zu bestimmen. Hierzu
sind unter anderem bessere Eigenbewegungen, die uns die Gaia-Mission liefert, von
Noten.

3.4 Die Gaia-Mission

Bisher konnten Transversalgeschwindigkeiten nur schwer bestimmt werden, da die
meisten HVS-Kandidaten sehr weit von der Erde entfernt sind (Groéfienordnung
5 — 10kpc). Somit sind die Parallaxen dieser Sterne nur schwer bestimmbar. Die
Gaia-Mission hilft uns genau bei diesem Problem, da die Sonde Positionen von mehr
als einer Milliarde Lichtquelle am Nachthimmel iiber mehrere Jahre prazise vermisst
und somit genaue Parallaxen auch fiir sehr weit entfernte Sterne bestimmen kann.
Im April 2018 war der zweite Data-Release (DR2) der Gaia-Mission, welcher, neben
Rektaszenion, Deklination und diversen anderen Messgrofien, Parallaxen von iiber
1,3 Milliarden Sternen beinhaltet.

Die Fehler auf diese Parallaxen sind allerdings durch die grofie Distanz zur Erde
noch sehr hoch und fiir diese Arbeit nicht verwertbar, doch die Gaia-Sonde misst
noch weiter bis 2022, wodurch die bisherigen Messungen verbessert und Messfehler
verringert werden. Die Messwerte der Komponenten der Eigenbewegung fir die
Bestimmung der transversalen Geschwindigkeit in konnen allerdings fir
diese Arbeit benutzt werden.(ESA| 2018)
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4 Quantitative Spektralanalyse

Bei der quantitativen Spektralanalyse werden berechnete Modelle mit drei Parametern
an das reduzierte Spektrum gefittet. Dazu ist es wichtig zu verstehen, anhand welcher
Eigenschaften im Spektrum sich die drei atmosphérischen Parameter ergeben und
wie sie sich gegenseitig beeinflussen.

4.1 Effektivtemperatur Tog

Die Effektivtemperatur eines Sterns ist die Temperatur, die ein Schwarzer Strahler
haben miisste, um mit derselben Helligkeit pro Fliache wie der Stern zu strahlen.
Allgemein ist Tyg also eine GroBe fiir den emittierten Fluss (F oc T%), da die atmo-
sphérische Struktur des Sterns mit der Temperatur verkniipft ist (Irrgang, |2014).
Jede Spektrallinie ist mehr oder weniger sensitiv auf T.g, da sich die chemischen
Elemente je nach Umgebungstemperatur in unterschiedlichen Anregungs- bzw. Ioni-
sationszustdnden befinden. Dabei steigt die Stérke einer Linie im Spektrum mit Tig
monoton an, da die Anzahl der Atome im Absorptionsgrundzustand stetig steigt,
ausgedriickt durch die Boltzmann-Formel:

— = —exp|— 1
ng 9o P kT (1)

E; ist die Anregungsenergie und g; das statistische Gewicht des Zustands 7. Wird
das Atom ionisiert entspricht F; der Ionisationsenergie und ¢g; = ¢. - ge, mit g. dem
statistischen Gewicht des freien Elektrons und g; das des ionisierten Zustandes.
3,2

Wird das statistische Gewicht eines freien Elektrons g. = QZ:TZ?% in diese Glei-
chung eingesetzt, folgt die Saha-Gleichung, welche den Ionisatiorisgrades eines Gases
angibt:

Niei g 2 (2rmekyT)3 E;

= 2 2B oo (k) )

N; go Me h? ky T
Die Besetzungsdichten N in den Zustdnden steigt dabei nicht streng monoton,
sondern erreicht bei einer gewissen Temperatur ihr Maximum. Die Besetzungsdichte
im Zustand N;;; steigt mit steigender Temperatur weiterhin an, da immer mehr
Atome auf ein hoheres Niveau gelangen. Ab einer bestimmten Temperatur verlangsamt
sich die Steigung der Besetzungsdichte, da bereits einzelen Atome ionisieren. Steigt

die Temperatur weiterhin an, so kommen zwar immer mehr Atome aus
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4.2 Schwerebeschleunigung log(g) 4 QUANTITATIVE SPEKTRALANALYSE

niedrigeren Zustanden, gleichzeitig werden aber mehr Atome ionisiert, wodurch die
Besetzungsdichte NV;,; anfingt zu fallen. Also gibt es fiir jedes Element eine Maximal-
temperatur, bei der die Bestzungsdichte maximal ist, und somit die Spektrallinien
maximal ausgeprégt sind (Balmer-Linien: 10000 K) (Irrgang, 2014; Saha-Institutel
2017).

Der beste Weg um T.g zu bestimmen, ist also sich Spektrallinien von Elementen
anzuschauen, die in mind. zwei verschiedenen Ionisationszustdnden Spektrallinien
emittieren und die Linienstarke zu vergleichen. Dies funktioniert allerdings nur
wenn Helium neutral und ionisiert vorliegt. Ansonsten wird die Anregung und sog.
y,Stark-Verbreiterung“von den Wasserstoff- und Heliumlinien genutzt. Ein weiterer
Indikatior fiir T,g ist die Breite einer Spektrallinie, da mit steigender Temperatur der
sog. Doppler-Verbreiterungs-Effekt zunimmt und die Linie im Spektrum verbreitert
wird (Irrgang, [2014).

4.2 Schwerebeschleunigung log(g)

Jede Spektrallinie ist sensitiv auf die Schwerebeschleunigung, da diese tiber Druck
und Dichte das hydrostatische Gleichgewicht bestimmt. Eine groflere Gravitiation
fithrt dabei zu einem dichteren Plasma innerhalb des Sterns. Durch die groflere Dichte
nimmt die Wahrscheinlichkeit fiir Elektronen-Einfang zu, wodurch das Ionisations-
Gleichgewicht beeinflusst wird. Somit sind wie bei T,g Spektrallinien von Elementen,
die in verschiedenen Ionisationszustédnden vorkommen, ein guter Indikator fiir die
Schwerebeschleunigung (Irrgang, 2014).

Bei sdB-Sternen ist der Hauptindikator allerdings ein anderer. Je grofler die Schwe-
rebeschleunigung, desto grofler ist der Druck im Inneren des Sterns. Der erhohte
Druck fithrt dazu, dass die Fliigel der Balmer-Linien verbreitert werden und die
Schwerebeschleunigung sehr gut bestimmbar ist (Irrgang, |2014).

Allerdings ist dabei zu beachten, dass sowohl log(g) als auch T.g die Fliigel einer
Balmer-Linie beeinflussen kénnen. Wird die Temperatur innerhalb des Sterns erhoht,
nimmt die Starke der Linie ab und die Fliigel verengen sich. Selbiges wird durch eine
erhohte Schwerebeschleunigung erreicht. Dennoch reicht die Balmer-Serie oft alleine
aus, um Tog und log(g) recht genau zu bestimmen, da sich das Profil der Balmerlinien
unterschiedlich verandert, wenn die Effektivtemperatur variiert wird (Irrgang, 2014).

4.3 Heliumhaufigkeit log(y)
Die Heliumh&ufigkeit beeinflusst die atmosphérische Struktur des Sterns, als auch
individuell einzelne Linien. y ist das Verhaltnis aus Helium zu Wasserstoff innerhalb

He
der Atmosphéare: y = —. Dabei ist die Stérke einer Heliumlinie ein guter Indikator

fiir die Menge an Helium, die vorhanden ist. Es gilt je ausgeprégter die Linie, desto
mehr Helium besitzt der Stern. (Irrgang, 2014).
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4 QUANTITATIVE SPEKTRALANALYSE 4.4 Radialgeschwindigkeit v,qq

4.4 Radialgeschwindigkeit v, 4

Die Radialgeschwindigkeit des Sterns fiihrt zu einer Dopplerverschiebung im Spektrum

und kann uber y
- A0 Urad
— 3
™ . (3)

bestimmt werden.
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5 Analyseprogramm SPAS

Um die Spektralanalyse in durchzufithren, wird das von Heiko Hirsch ge-
schriebene Programm SPAS (,,Spektrum Plotting and Analysis Suite*) benutzt. SPAS
basiert auf den von Napiwotzki et al| (2004) geschriebenen Programm FITSBIT2.
Allerdings bietet dieses keine benutzerfreundliche Oberflache und ist daher recht
unanschaulich zu bedienen. Aus diesem Grund wurde SPAS entwickelt, welches eine
anschauliche Benutzeroberflache sowie schnellen und einfachen Zugriff auf Parameter
wie Startwerte, Auflésung, usw. bietet (Hirsch, |2009).

5.1 Fit

Neben der Darstellung und Vergroflerung des Spektrums kann SPAS iiber das
Downhill-Simplex-Verfahren von Nelder and Mead| (1965)) in einem Gitter von Mo-
dellspektren mittels y? Minimierung Modelle an das Spektrum fitten.

Ein Simplex ist eine geometrische Form in n-Dimensionen, welche (n + 1)-Ecken
hat. Ein einfaches Beispiel dafiir ist ein Dreieck in 2D oder ein Tetraeder in 3D. Die
Parameter-Landschaft besteht aus Teg, log(g) und log(y), als auch aus der Testfunk-
tion (hier: x?). Ein Punkt in dieser vierdimensionalen Landschaft wird Vertex genannt.
Beim Downhill-Simplex-Verfahren wird nun die Giite eines jeden Vertex iiberpriift
und der schlechteste durch Spiegelung an der gegeniiberliegenden Seite durch einen
neuen ersetzt. Somit wird der Simplex kontrahiert oder expandiert und wandert
durch die Parameter-Landschaft. Dies geschieht solange, bis entweder die relativen
Differenzen eines jeden Vertex einen bestimmten Schwellenwert unterschreiten oder
bis eine maximale Anzahl an Iterationen erfolgt ist. Das gefundene Minimum der
Testfunktion ist allerdings nicht zwangsweise das golabe Minimum (Hirsch|, 2009).
Neben den Modell-Fits kann mit SPAS auch die Radialgeschwindigkeit v,.q be-
stimmt werden. Dazu wird eine Voigtfunktion, welche sich aus einer Gauf- und
Lorenz-Funktion zusammensetzt, an das Spektrum gefittet. Uber wird
anschliefend die Radialgeschwindigkeit bestimmt. )\ ist dabei vom Benutzer passend
zur untersuchten Absorptionslinie wahlbar (Hirsch, [2009).

Die Fehler werden tiber das sog. Bootstrapping aus den Daten selbst bestimmt. Eine
zufallige Stichprobe wird aus dem Datensatz genommen und die Fit-Parameter
fir diese berechnet. Dieser Vorgang wird sehr oft wiederholt, wodurch sich eine
Standardabweichung fiir jeden Parameter ergibt. Aus dieser wird der Standardfehler

jedes Parameters bestimmt. Die berechneten Fehler sind dabei allerdings immer sehr
klein (Hirsch, [2009).
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6 Spektrale Energieverteilung

Sterne leuchten in verschiedenen Wellenldngenbereichen unterschiedlich hell. Wird
der infrarote, optische und ultra-violette Spektralbereich kombiniert, so entsteht
eine spektrale Energieverteilung (kurz: SED). Diese wird genutzt, um Aussagen iiber
Winkeldurchmesser, Rotung, Temperatur usw. des Sterns zu machen. Neben den
Objekt-Parametern lisst sich ebenfalls feststellen, ob der Stern einen Uberschuss an
Strahlung im IR-Bereich besitzt, was ein Hinweis auf einen kiihlen Begleiter sein
konnte (Heber et al., |2018).

6.1 Photometrische Daten der SED

Um einen SED-Fit durchzufiihren, werden die scheinbaren Helligkeiten der Sterne
in unterschiedlichen spektralen Bereichen benotigt. In diesem Fall werden fiir den
optischen Bereich die Datenbank der PanSTARRS- (PS1) und des Sloan Digital Sky
(SDSS) Surveys genutzt. Fir den Infrarot-Bereich wird das WISE-Survey verwendet.
Allerdings kénnen nur bei wenigen Sternen die Daten aufgrund zu grofier Messfehler
genutzt werden. Im Ultravioletten-Bereich liegen keine Daten fiir das Sample vor.
Die Daten werden mit Hilfe der Vizier-Plattform recherchiert und sind in [Tabelle 5l
zusammengestellt.

6.2 Synthetische SED

Die Magnitude eines beliebigen Wellenlangenbereichs x ist:

[ ra(NF VAN
mag, = —2,5log | <2 + mag"™ (4)

e (A) (M)A dA

0
mit 7, als Antwortfunktion des Filters und f()) als Fluss am Detektor. f*f()\) ist
der Fluss eines Referenzsterns (oft Vega), welcher bei einer vordefinierten Magnitude
mag™ auf Null gesetzt wird.
Der Fluss des Sterns auf der Erde f(\) kann iiber den Winkeldurchmesser 6 und
dem mit Hilfe von Modellatmosphéren synthetisierten Fluss von der Oberfliche des

Sterns F'(\) bestimmt werden: f(\) = % (Schaffenroth, [2016]).
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6.3 SED-Fit 6 SPEKTRALE ENERGIEVERTEILUNG

Um die Absorption des Lichts durch das interstellare Medium mit zu berticksichtigen,
wird der synthetische Fluss mit einem Rétungsfaktor von 107944 multipliziert.
Dabei ist A(\) die interstellare Extinktion bei einer bestimmten Wellenlédnge A und
héngt mit dem Farbexzess E(B — V) iiber A(V) = Ry - E(B — V) zusammen. Ry
wird zu 3,1 angenommen (Heber et al.;, [2018)).

Somit ergibt sich fiir die Magnitude:

62 T ro(A)F(N) - 10704400 ) g
+ mag (5)

mag, = —2,5log =
4 [ ry(A)fref(AN)NdA
0

6.3 SED-Fit

Um die Parameter des Sterns zu bestimmen, wird ein gitterbasierter Fit an die SED
durchgefiihrt. Es gibt insgesamt sechs Fit-Parameter:

1. Effektiv Temperatur T.g

- log(g)

. log(n(He) /nay

. Winkeldurchmesser 6

. Metallizitat z

6. interstellarer Rotungsfaktor E(B — V)

Dabei wird T.g in dem Bereich von 15000 K bis 55000 K abgedeckt, bei der Schwere-
beschleunigung ein Bereich von 4,6 dex bis 6,2 dex. Dies geht allerdings nur fiir sehr
gute Daten und ist fiir die Sterne in dieser Arbeit nicht moglich. Deswegen werden
die atmosphérischen Parameter T,g, log(g) und log(y) nicht gefittet, sondern die
Resultate der Spektralanalyse als Fixwerte genutzt. Die Metallizitat wird als solar
angenommen und ebenfalls nicht gefittet. Somit werden nur der Winkeldurchmesser
0 und Rotungsfaktor E(B — V) iiber das Fit-Verfahren bestimmt.

Stellt sich heraus, dass es sich bei dem Stern um ein Doppelsternsystem handelt,
kommen neben T,z und log(g) des Begleiters auch noch das Oberflichenverhéltnis S
als Modellparameter hinzu (Heber et al., [2018]).

QU = W N

6.4 Fehlerbestimmung

Die Fehler werden iiber die y2?-Statistik bestimmt:

Der jeweils betrachtete Parameter wird erhoht /verkleinert, wahrend die anderen
Messgrofien festgehalten werden. Dies geschieht so lange, bis ein Ax? fiir das minimale
x? gefunden ist. Der resultierende Ay2-Wert impliziert dann die Unsicherheit mit
welcher der Wert bestimmt wurde. Dabei entspricht ein Ay? = 1 einem lo-Fehler
(Heber et al., 2018)).
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Abbildung 3: Einfacher schematischer Aufbau eines Gitterspektrographen von |Spec-
trosphere, (2018]).

7 Datenreduktion

7.1 Gitterspektrograph

Um die Spektren aufzunehmen, wurde am GranteCan der Gitterspektrograph OSIRIS
benutzt. Die[Abbildung 3|zeigt den schematischen Aufbau eines Gitterspektrographen.
Der Lichtstrahl gelangt durch den Fokuspunkt des Telekskops auf eine Kollimator-
Linse, um den Lichtstrahl parallel auf das Gitter zu lenken. Dort wird der Lichtstrahl
aufgespalten und reflektiert. Die reflektierten Einzelstrahlen werden anschlieSend
auf einen CCD-Chip, mittels einer Kameralinse, fokussiert, der die Lichtintensitaten
misst. Uber das bewegliche Gitter kann der Bereich, in dem der Spektrograph messen
soll, genau angepasst werden. (Spectrosphere, 2018)

OSIRIS hat die Sterne mit einem R1000B-Gitter gemessen. Dieses deckt einen
Wellenléngenbereich von 3630 A bis 7500 A, bei einer Spektralenauflésung von R =

A)\)\ = 1000, ab. Die Spaltbreite ist 0,6". Die SDSS Spektren wurden mit dem BOSS-

Spektrograph bei einer Auflosung R = 2000 aufgenommen. (GranteCan, 2018; SDSS,
2018)
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7.2 Natiirliche Stérquellen 7 DATENREDUKTION
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Abbildung 4: Schnitt senkrecht zur Dispersionsrichtung durch das 2D Spektrum bei
Spalte 373 (siche [Abbildung 5)). Das GauB-Peak ist das Sternsignal,

links und rechts davon liegt der Himmelshintergund.

7.2 Natiirliche Storquellen
Wird eine CCD-Aufnahme unseres Spektrographen wie die in betrachtet,

ist es schnell erkennbar, dass neben dem eigentlichen Sternspektrum noch weitere
Daten auf der Aufnahme enthalten sind. Unser Sternspektrum ist die helle Linie,
welche horizontal in der Abbildung verlauft. Die vertikalen Linien sind sog. ,,Himmels-
linien“ und stammen aus dem Himmelshintergrund, den der Spektrograph immer
mit aufnimmt. Dieser muss herausgefiltert werden, um das reine Sternspektrum zu
extrahieren.

Dazu gibt wird dem Reduktionsprogramm, wie in zu sehen, der Bereich
in dem das Sternsignal auf dem CCD-Chip liegt, vorgegeben und definiert oberhalb
und unterhalb den Himmelshintergrund. Das Programm kann nun das Spektrum des
Himmelhintergrunds vom eigentlichen Spektrum abziehen. Neben den Himmelslinien
nimmt ein Spektrograph auch hochenergetische kosmische Hintergrundstrahlung auf,
die unser Sternspektrum tiberlagern und verfilschen. Auch diese werden aus dem
Rohspektrum herausgerechnet.
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7 DATENREDUKTION 7.3 Technische Stérquellen

Abbildung 5: Rohaufnahme von SDSS J102506+120022. Die Wellenlénge steigt von
links nach rechts.

7.3 Technische Storquellen

Neben den natiirlichen Stérquellen gibt es allerdings auch technische Storungen,
die das Sternspektrum verunreinigen. So ist rechts oberhalb des Sternspektrums
in ein kleiner schwarzer Strich zu erkennen. Dies sind tote Pixel, also
Pixel auf dem CCD-Chip, die nicht mehr funktionieren und dementsprechend kein
Signal mehr aufnehmen kénnen. Um diese aus der Aufnahme herauszufiltern, werden
vor jeder Messung mehrere ,, Flatfields“ aufgenommen. Dazu wird eine gleichmafig
erhellte Flache mit dem Spektrographen aufgenommen, wodurch leicht erkennbar ist,
wo Artefakte oder Pixelfehler auf dem Chip vorliegen. Die einzelnen Flatfields werden
anschlieend koaddiert und zu einem ,Masterflat’ zusammengefasst. Das Masterflat
zu unserer Beispielaufnahme, ist in zu sehen. Die Rohaufnahme wird
wahrend der Datenreduktion durch das Masterflat geteilt, wodurch die Pixelwerte
angepasst werden.

Eine weitere technische Storquelle ist das ,, Bias“. Durch inelastische Stofle der La-
dungstriger auf dem Chip kénnen Lichtsignale entstehen, obwohl gar keine Messung
vorgenommen wurde. Um dieses Phénomen zu messen, wird der Schlitz des Spek-
tropgraphen verdeckt und eine Aufnahme gestartet, wobei die Belichtungszeit auf 0s
gewahlt wird. Da der Vorgang temperaturabhéngig ist, werden wie bei den Flatsfields
mehrere Bias-Messungen durchgefiihrt, die anschliefend zu einem sog. ,,Masterbias*®
zusammengefasst werden. Das Masterbias zu unserer Aufnahme ist in
zu sehen. Dieses wird von der Rohaufnahme abgezogen und somit die Pixelwerte um
den Bias-Wert korrigiert.
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7.3 Technische Stérquellen 7 DATENREDUKTION

Abbildung 6: Masterflat zur Rohaufnahme von SDSS J1025064120022. Linker Teil
der Aufnahme ist aufgrund des Kontrastes schwarz, damit die toten
Pixel im rechten Teil besser erkennbar sind.

Abbildung 7: Masterbias zur Rohaufnahme von SDSS J102506+120022. Relativ
gleichméfBiges Rauschen zu erkennen.
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7 DATENREDUKTION 7.4 Kalibration

Abbildung 8: Aufnahme der Quecksilber-Argon-Lampe, um das Spektrum zu kali-
brieren. Horizontale Linien sind Emissionslinien mit bekannten Wellen-
langen, sodass diese den Pixeln auf dem CCD-Chip zugeordnet werden
kénnen.

7.4 Kalibration

Nachdem das Spektrum erfolgreich reduziert wurde, muss es anschliefend kalibriert
werden. Um den Pixeln auf dem Chip eine passende Wellenldnge zuzuordnen, wird
eine sog. Kalibrationslampe aufgenommen, welche nur Licht bestimmter Wellenldngen
entsendet. Eine Aufnahme einer Quecksilber-Argon-Lampe ist in zu
sehen.

Mit Hilfe von werden die Linien identifiziert und die Wellenldngen den
passenden Pixeln zugeordnet.

Geschieht dies fiir 4-5 Linien, konnen die restlichen Pixel auf dem Chip recht genau
tiber die Abstande kalibriert werden. Die Dispersionsrelation A = f(Pixel-Nummer)
wird durch ein Polynom 3. Grades genédhert. Bei diesem Spektrographen entspricht
ein Pixel einer Wellenlingenénderung von ca. 2,3 A.
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7.4 Kalibration 7 DATENREDUKTION
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(b) Laboraufnahme einer Quecksilber-Argon-Kalibrationslampe
mit passenden Wellenldngen

Abbildung 9: Mit Hilfe der Messung aus dem Labor kénnen, die Spektrallinien von
Quecksilber und Argon eindeutig identifiziert und die Pixelpositionen
den passenden Wellenldngen zugeordnet werden.
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8 Durchfiihrung Spektralanalyse

Nachdem die Daten erfolgreich reduziert wurden, steht nun das reine Sternspek-
trum zur Verfiigung, aus dem die atmosphérischen Parameter, wie in
beschrieben, abgeleitet werden.

8.1 Koaddieren der Spektren

Da mehrere Aufnahmen desselben Objekts zur Verfiigung stehen, ist der erste Schritt
die einzelnen Spektren zu koaddieren, sie also zu einem Spektrum zusammenzufas-
sen, wodurch sich das Signal-Rausch-Verhéltnis verbessert, und die Atmosphéaren-
Parameter besser bestimmt werden konnen.

Um die Spektren zu koaddieren, miissen sie untereinander so verschoben werden, dass
die jeweiligen Spektrallinien aller Spektren an derselben Stelle liegen. Dazu wird die
Radialgeschwindigkeit des Objekts fiir jede Aufnahme bestimmt. Diese spiegelt, wie
in [Unterabschnitt 4.4] erlautert, die Dopplerverschiebung der Spektrallinien wieder.
Durch Messfehler, variable Geschwindigkeiten der Sterne und der baryzentischen
Bewegung der Erde hat nicht jedes aufgenommene Spektrum dieselbe Dopplerver-
schiebung und muss daher einzeln bestrachtet werden.

Sind alle Verschiebungen bestimmt, kann der Computer aus den Einzelspektren ein
koaddiertes Spektrum berechnen, welches weniger Rauschen und keine Dopplerver-
schiebung mehr aufweist. Ein Vergleich zwischen Einzelspektrum und koaddierten

Spektrum ist in gezeigt.

8.2 Modell-Fit

Nachdem die Einzelspektren zu einem Spektrum zusammengerechnet wurden, kon-
nen nun die atmosphéarischen Parameter bestimmt werden. Dazu werden, wie in
beschrieben, mit Hilfe von SPAS kiinstlich errechnete Modelle an die
Spektren gefittet. Die Fitparameter sind Ty, log(g) und log(y), welche bereits in
[Abschnitt 4] beschrieben wurden. Der Wertebereich des Gitters fiir die einzelnen

Parameter sind:

T.r¢ = 2000060000 K im 2000er Schritt
log(g)= 4.8—6.2dex im 0.2er Schritt
log(y)= —3.0-3.0dex im ler Schritt
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8.3 Ergebnis und Diskussion 8 DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE
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Abbildung 10: (a) Hg-Linie bei 4861 A im Einzelspektrum mit leichter Dopplerver-
schiebung. (b) Dieselbe Linie im coaddierten Spektrum ohne Doppler-
verschiebung und mit weniger Rauschen, vor allem in den Fliigeln.

Es werden alle drei Groflen gleichzeitig bestimmt, da diese voneinander abhéangig
sind und sich gegenseitig beeinflussen. Zu fast jedem Stern in dem Sample gibt es
ein Vergleichsspektrum aus dem Sloan Digital Sky Survey (kurz: SDSS), welches
ebenfalls analysiert wurde, um die Werte der einzelnen Parameter besser einzuordnen
und vergleichen zu konnen.

8.3 Ergebnis und Diskussion

Das Ergebnis der Spektralanalyse ist in zu sehen. Die Werte aus der Spalte
,GTC* sind aus der Analyse der Spektren vom GranteCan auf La Palma. Die Werte
aus der Spalte ,,SDSS“ stammen aus den SDSS-Spektren.

Aufgrund der niedrigen Auflésung des OSIRIS-Spektographen am GTC mit knapp
R = 1000, sind die Fehler im allgemeinen grofler als beim SDSS-Spektograph, wel-
cher mit einer Auflésung von R = 2000 die Spektren aufgenommen hat. Durch
die geringere Auflosung liegen weniger Information iiber den genauen Verlauf der
Spektrallinien vor und SPAS hat einen grofleren Wertebereich fiir die Fitparameter.
Trotzdem passen die Werte sehr gut zueinander, was in gezeigt ist.
Die SDSS-Spektren von SDSS J1611434-554044 und SDSS J2109074103640 sind
aufgrund von zu starkem Rauschen nicht verwertbar, wodurch keine Vergleichswerte
fiir die GTC-Parameter zur Verfiigung stehen. Diesen Werten kann trotzdem vertraut
werden, da bei den anderen Sternen gezeigt wurde, dass die GTC-Parameter sehr
gut mit anderen Spektren vertraglich sind.

Insgesamt entsprechen die Werte den Erwartungen fiir typische sdB, sdO und He-
sdOB Sterne.

Das log(g) von SDSS J121703+454539 liegt bei beiden Spektren auBlerhalb des Gitter-
bereichs, weswegen 6.2 dex als untere Grenze angegeben ist. Fiir SDSS J150222+320220
liegen die Messwerte bei log(g) genau auf der Untergrenze des Gitters, wobei der
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8§ DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE 8.3 Ergebnis und Diskussion

tatsdchliche Werte wahrscheinlich noch niedriger ist. Bei den Doppelsternen (bis
auf J1310354-023327) iiberwiegt ab circa 5000 A der Fluss des Begleitsterns den
des Subdwarfs, wodurch diesen Werten nur bedingt zu trauen ist. Dies wird in
[Unterabschnitt 9.2l nochmals erlautert.

Werden log(g) iiber Tog und log(y) tber Teg (siehe geplottet ist gut
zu sehen, dass die Subdwarfs aus diesem Sample zusammen mit anderen bereits
vermessenen im selben Bereich liegen und gut zu den anderen Wertepaaren passen.
Die Wertebereiche der einzelnen Parameter sind also gut bekannt und mit diesem
Sample nochmals bestéatigt.
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Abbildung 11: (a) Bis auf zwei Fit-Werte liegen die Effektivtemperaturwerte von
GTC und SDSS auf der Diagonalen und stimmen somit sehr gut
iiberein. Die Fit-Werte von SDSS J165924+273244 sind der Ubersicht-
lichkeit nicht im Plot gezeigt, liegen aber ebenfalls auf der Diagonalen.
(b) Bis auf wenige Ausnahmen liegen die Schwerebeschleunigungswer-
te von GTC und SDSS auch auf der Diagonalen und stimmen somit
gut iiberein.

(¢) Auch bei der Heliumh&aufigkeit liegen die Werte von GTC und
SDSS zum Grofiteil auf der Diagonalen, was ebenfalls einer guten
Ubereinstimmung entspricht.
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(a) Schwerebeschleunigung tiber Effektiv-  (b) Heliumhéufigkeit iiber Effektivtempera-

temperatur. Rote Messpunkte sind die tur. Rote Messpunkte sind die GTC-
GTC-Subdwarfs, schwarze stammen Subdwarfs, schwarze stammen aus vor-
aus vorherigen Messungen von Lisker, herigen Messungen von Lisker, blaue
blaue von Hirsch. von Hirsch.

Abbildung 12: (a): Die Messpunkte liegen dort, wo sie erwartet werden. Die
beiden Sterne links oben sind die zwei heiflen sdOs J161143+554044
und J1659244-273244, der Stern rechts oben ist der kiihle sdB
J1239534-062853. Die Helium-Subdwarfs liegen alle unterhalb
bzw. auf der Helium-Hauptreihe HeMS. TAEHB udn ZAEHB
sind die Horizontaldste aus dem Herzsprung-Russell-Diagramm in

(b): Auch hier sind die Messpunkte, dort wo sie erwartet wer-

den. Die beiden Sterne links sind wieder die sdOs J161143+554044
und J165924+4-273244, der Stern rechts der kiithle J123953+062853.
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8 DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE

Tabelle 1: Ergebnis der Spektralanalyse von SDSS und GTC-Spektren. Bei den mit **x markierten Sternen handelt es
sich um Doppelsterne

Name Tor [K] log(g) [dex] log(y) [dex] Klasse
SDSS SDSS GTC SDSS GTC SDSS GTC
J090252+073533 42100 % 600 40200 + 1200 6.20 £ 0.17 5.84 £0.38 2.01+0.14 2.35£0.58 | He-sdOB
J091512+191114 39300 £ 800 39000 % 900 5.57+0.21 5.73 +0.26 0.10 £ 0.15 —0.03 £ 0.15 | He-sdOB
J102506+120022 31000 £ 1000 30900 £ 1500 5.69 +0.11 5.45+0.31 —2.06 £0.21 —1.96 £ 0.25 sdB
J121703+454539 37800 £ 900 38800 £ 1900 > 6.2 > 6.2 1.06 £+ 0.06 1.18 £0.25 | He-sdOB
J1239534-062853 22400 £ 1200 21700 £ 1000 4.86 £0.14 4.64 £ 0.20 —2.154+0.21 —1.734+0.29 sdB
J131035+023327** 39100 £ 900 37900 £ 1200 5.47+0.21 5.23 +0.38 —0.33 £ 0.09 —0.32 £ 0.20 | He-sdB/O
J133135+020919 31500 £ 300 31900 £ 2500 5.58 £ 0.07 5.80 + 0.56 —2.72+0.15 —2.944+0.48 sdOB
J133417+173850 31700 £+ 700 32400 £ 2300 5.88 +0.16 5.95 +0.42 —2.92+0.59 —2.67+0.36 sdB
J133810+431743** 36700 £ 1000 34600 £ 2500 5.97 £ 0.23 5.56 = 0.45 —0.94 +0.12 —1.32+0.56 sdOB
J140532+410626 39100 £ 1200 38900 £ 1100 5.40£0.24 5.86 +0.20 —0.01 +£0.15 —0.14 +£0.11 | He-sdOB
J143257+011857 30000 £ 600 30100 % 700 5.44 +0.10 5.74 +0.11 —2.73+0.19 —2.914+0.26 sdB
J150222+320220 31400 £ 300 31600 % 900 5.63 £ 0.06 5.78 £ 0.14 < —3.00 < —3.00 sdB
J153419+372557 37300 £ 1400 40900 =+ 2600 5.81 +0.27 6.00 £ 0.46 0.58 +£0.12 0.39£0.32 | He-sdOB
J154958+223851 37200 £+ 700 38700 %+ 800 5.89 +0.13 6.34 +0.25 —1.01+0.11 —0.99+0.16 sdOB
J161143+4-554044 | nicht verwertbar 58400 4= 11000 | nicht verwertbar 5.42 + 0.57 | nicht verwertbar —0.45 4 0.70 sdO
J164204+440303** 29700 £ 1100 31000 % 900 5.26 +£0.23 5.29 +0.20 —2.76 £ 0.31 —1.93 £0.37 sdB
J165924+273244 56400 + 8200 57400 £+ 6600 5.31 +0.27 5.06 + 0.37 —0.47+0.16 —0.70 + 0.57 sdO
J204546—054355** 35400 £ 500 36300 % 800 5.68 +£0.13 5.92 +0.18 —1.56 +0.12 —1.71+0.18 | sdB/OB
J2109074+103640 | nicht verwertbar 30400 + 1300 | nicht verwertbar 5.65 &+ 0.20 | nicht verwertbar —2.16 +0.34 sdB
J212300+043453 34700 £ 900 36200 £+ 1100 5.53 +£0.20 6.09 +0.24 —1.37+0.12 —1.214+0.16 sdOB
J222515—-011157 36300 £ 200 35600 % 3500 6.00 £ 0.01 5.47 +0.54 1.44 £ 0.04 0.98+0.36 | He-sdOB
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8.3 Ergebnis und Diskussion

8 DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE

8.3.1 Spektrum eines Subdwarfs des Spektraltyps B

Bei den sdBs gibt es klar erkennbare, starke Wasserstofflinien im Spektrum. Als
Beispiel sind hier Ha, HB, H§, He und H~ in [Abbildung 13| aus dem Spektrum
von SDSS 102506+120022 zu sehen. Die Heliumlinien sind auf Grund der geringen
Heliumhéufigkeit stark verrauscht, aber dennoch erkennbar, wie hier He1, 4026 A,
He1, 4388 A und He1, 6678 A.

Als Vergleich dient das SDSS-Spektrum in [Abbildung T4]
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Abbildung 13: Spektrallinien aus dem OSIRIS Spektrum des sdB Sterns SDSS
J102506+4-120022 welche zur Spektralanalyse genommen wurden.
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8.3 Ergebnis und Diskussion 8 DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE

8.3.2 Spektrum eines Subdwarfs des Spektraltyps OB

Bei den sdOBs gibt es ebenfalls klar erkennbare, starke Wasserstofflinien im Spektrum,
gut zu sehen in [Abbildung 15(an dem Spektrum von SDSS J2123004-043453 mit
den Ha-, HB-, Ho-, He- und H~-Linien. Die Heliumhéaufigkeit ist, im Gegensatz zu
den sdB-Spektren, hoher und die Linien kénnen besser vom Rauschen unterschieden
werden, hier gut zu sehen an der Hel, 4388 A, Her, 4472 A. Das Kriterium fiir einen
sdOB ist das Vorhanden sein der He1r, 4686 A-Linie, welche ganz unten rechts zu
sehen ist.
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Abbildung 15: Spektrallinien aus dem OSIRIS Spektrum des sdOB Sterns SDSS
J2123004-043453 welche zur Spektralanalyse genommen wurden.

30



8§ DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE 8.3 Ergebnis und Diskussion

8.3.3 Spektrum eines Subdwarfs des Spektraltyps O

Im sdO-Spektrum, in von SDSS J161143+554044 ist gut zu erkennen,
dass bei einer Temperatur von knapp 55000 K der Wasserstoffgehalt zu niedrig und
nur noch Helium-II im Spektrum sichtbar ist. Hier wurden die Helium-II-Linien He1r,
3968 A, He1r, 4100 A, He1r, 4200 A, He1r, 4339 A, He1r, 4542 A, He1r, 4686 A, He1r,

6560 A und He1r, 5412 A gefittet.
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Abbildung 16: Spektrallinien aus dem OSIRIS
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Spektrum des heilen sdO SDSS

J161143+4-554044 welche zur Spektralanalyse genommen wurden.
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8.3 Ergebnis und Diskussion 8 DURCHFUHRUNG SPEKTRALANALYSE

8.3.4 Spektrum eines Subdwarfs des Spektraltyps He-OB

In den He-sdOB-Spektren kommen nur Heliumlinien vor, da so gut wie kein Wasser-
stoff in der Atmosphére vorhanden ist. Wie in im Spektrum von SDSS
J090252+4-073533 zu sehen, sind alle Helium-I-Linien durch die hohe Heliumhaufigkeit
klar erkennbar. In sind die Helium-II-Linien abgebildet, die ebenfalls,

wie erwartet, gut erkennbar sind.
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Abbildung 17: Helium-I-Linien aus dem OSIRIS Spektrum des He-sdOBs SDSS
J090252+073533 welche zur Spektralanalyse genommen wurden.
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Abbildung 18: Helium-11-Linien aus dem OSIRIS Spektrum des He-sdOBs SDSS
J0902524-073533 welche zur Spektralanalyse genommen wurden.
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9 Entferungs- und
Geschwindigkeitsbestimmung

Nachdem die atmosphéarischen Parameter bestimmt sind, konnen diese dazu genutzt
werden, den Abstand der Sterne zur Erde zu bestimmen.

9.1 SED-Fit

Um die Entfernung zu bestimmen, werden neben Masse und Schwerebeschleunigung
des Sterns auch dessen Winkeldurchmesser © benétigt. Um diesen herauszufinden,
wird ein sog. SED-Fit durchgefithrt. Wie in[Abschnitt 6|beschrieben, ist es moglich aus
den atmosphérischen Parametern und scheinbaren Helligkeiten mittels
den Winkeldurchmesser zu ermitteln. Das Ergebnis der SED-Fits ist in und
Beispiele fiir die verschiedenen Sub-Typen sind in [Abbildung 23] bis [Abbildung 26| zu
sehen.

Die ©-Werte liegen alle im piko-arcsec Bereich, was aufgrund der hohen Entfernungen
zu erwarten war. Die Werte aus dem Vergleichsspektrum stimmen mit den Werten
des GranteCan gut tiberein.

Die Rotung ist im Allgemeinen etwas hoher als Katalogwerte von [Schlafly and
Finkbeiner| (2011) und ist wohl eine obere Grenze fiir den tatséchlichen Wert.

9.2 Doppelsternsysteme

Insgesamt wurden vier Doppelsternsysteme gefunden, welche in mit **
markiert sind. Die Rotungswerte lagen beim Einzelstern-Fit weit iber dem erwarteten
Wert, was ein Hinweis dafiir ist, dass es sich um ein Doppelsternsystem handelt. Bei
den Doppelstern-Fits (siehe: [Abbildung 19| bis [Abbildung 22|) wurden die Rotungs-
werte dieser Sterne nicht gefittet, sondern aus der Rétungskarte von [Schlafly and

Finkbeiner| (2011) entnommen. Neben © wurden noch T #*" und das Oberfléichen-

verhéltnis S der beiden Sterne gefittet und die Ergebnisse in eingetragen.
Bei den Sternen handelt es sich um sdBs (J164204+440303 und J204546—054355) als
auch um einen sdOB (J133810+431743), sowie einen He-sdOB (J131035+023327).
Aus den SED-Fits in [Abbildung 19| bis[Abbildung 22| kann man gut erkennen, dass bei
allen, bis auf J131035+023327, der Begleiter bereits sehr friith einen grofien Einfluss
auf den Gesamtfluss des Doppelsternsystem nimmt. Ab ca. 5000 Aiiberwiegt der
Begleitstern und iiberstrahlt den Subdwarf. Somit sind den Werten aus der atmo-
sphérischen Spektralanalyse nur bedingt zu trauen, da das Spektrum vom Begleiter
verfilscht ist. Wird angenommen, dass es sich beiden Begleitern um Hauptreihens-
terne handelt, konnen Masse und Spektraltyp anhand der Tabellen von (Cox] (2015)
abgeschitzt werden. Die Ergebnisse sind ebenfalls in eingetragen.
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9 ENTFERNUNG UND GESCHWINDIGKEIT 9.2 Doppelsternsysteme

Es handelt sich um einen sonnenahnlichen G-Stern mit einer Masse von 0,95 M),
einen etwas leichteren K-Stern mit einer Masse von 0,77 M), sowie zwei heifleren
und schwereren Sternen der Spektralklasse F mit einer Masse von 1,1 bzw. 1,4 M.

Tabelle 2: Ergebnis der SED-Analyse der Begleitsterne

Name TRCET i [K] Oberfléichenverhéltnis S | Masse [M)] | Spektraltyp |

SDSS SDSS GTC SDSS GTC (Cox, [2015) | (Cox, 2015)
J131035+023327 | 49007509 4900 4+400 | 23+6 2218 0.77 K1
J133810+431743 | 67201750 67101330 | 51.3%37 44.2%%3 1.4 F4
J164204+440303 | 6020 + 300 6060 290 | 34.9% 25 36.6%,27 1.1 F9
J204546-054355 | 54007500 56007500 33113 33+ 11 0.95 G6
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Abbildung 19:

SED-Fit des Doppelsterns SDSS J1310354+023327 mit GTC-
Parametern. Der Blaue Graph entspricht dem Fluss des He-sdOB
J131035+023327, der rote Graph dem des Begelitsterns der Spek-
tralklasse K1. Der graue Graph ist der kombinierte Fluss der beiden
Sterne.

1.6 —

14—

1.2

1

0.8

8 (10 %ergem2 571 A2)

0.6

0.4

0.2

£ | -
£ o005t ﬁ E
> E
E Foo-ur S e
] E I i i E
2 -0.05F E
g 01p ‘ ‘ R S ‘ ‘ L
1000 2000 5000 10000 20000 50000
A(A)

Abbildung 20:

SED-Fit des Doppelsterns SDSS J133810+431743 mit GTC-
Parametern. Der blaue Graph entspricht dem Fluss des sdOB
J1338104-431743, der rote Graph dem des Begleitsterns der Spektral-
klasse F4. Der Graue Graph ist der kombinierte Fluss der beiden
Sterne.
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Abbildung 21: SED-Fit des Doppelsterns SDSS J164204+440303 mit GTC-
Parametern. Der blaue Graph entspricht dem Fluss des sdB
J164204+440303, der rote Graph dem des Begleitsterns der Spek-
tralklasse F9. Der graue Graph ist der kombinierte Fluss der beiden
Sterne
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Abbildung 22: SED-Fit des Doppelsterns SDSS J204546—054355 mit GTC-
Parametern. Der blaue Graph entspricht dem Fluss des sdB
J204546—054355, der rote Graph dem des Begleitsterns der Spek-
tralklasse G6. Der graue Graph ist der kombinierte Fluss der beiden
Sterne.
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9.3 Entfernungsbestimmung 9 ENTFERNUNG UND GESCHWINDIGKEIT

Uber das Oberflichenverhéltnis und die Temperatur konnen wir die Begleiter grob
einteilen:

Fiir die Oberfliche einer Kugel gilt 472, wobei r der Radius ist. Somit gilt fiir das
Oberflachenverhaltnis:

2
S _ TBegleiter (6)
r
sdB

Ein typischer sdB-Stern hat einen Radius von ungeféhr 0,17, wodurch sich fiir
T'Begleiter ergibt:

T'Begleiter = 1/ 071 ’I“é) -8 (7)

Die Radien der Begleitsterne liegen im Bereich von 0,46 ) bis 0,727, was sich gut
mit den Spektralklassen sowie den Massen aus |Cox! (2015) deckt.

9.3 Entfernungsbestimmung

Die Entfernung zur Erde ergibt sich nun aus der Graviationskonstante GG, relativer
Sonnenmasse M, sowie unseren Messwerten © und log(g):

d

100 - /G - Myoy - M .

B 2
T e 10os(9)

Da die exakte Masse der Sterne nicht bestimmt ist, wird eine typische Masse fiir sdBs
von 0,48 M) angenommen. Das Ergebnis ist auch in zu sehen. Aufgrund
der hohen Fehler bei der Schwerebeschleunigung pflanzt sich der Fehler fort und
es entstehen recht grofie Unsicherheiten auf die Entfernungen. Dennoch passen die
Werte mit den Vergleichswerten gut zusammen.

Bis auf J1659244-273244 haben alle Sterne eine Entfernung von bis zu 15 kpc, was
den Erwartungen fiir sdBs entspricht. Der Wert von J165924+273244 ist durch seine
atmosphérischen Eigenschaften zu erklaren. Mit einer Temperatur von knapp 57000 K
liegt er am oberen Ende der Temperaturskala. Die Schwerebeschleunigung von
~ 5.1 dex liegt allerdings im unteren Wertebereich. Durch diese Kombination ergibt
sich ein grofler Wert fiir die Entfernung, welcher allerdings mit einem grofien Fehler
einhergeht. Fiir J1611434-554044 und J210907+103640 konnen keine Vergleichswerte
fir die Entfernungen bestimmt werden, da keine atmosphérischen Parameter zur
Verfiigung stehen.
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Abbildung 23: SED-Fit des sdBs SDSS J102506+120022 mit GTC-Parametern. Der
Bump bei 2175 A ist ein Merkmal im Asorptionsverhalten des Interstel-
laren Mediums. Er wird wahrscheinlich durch Staubkérner verursacht
und ist umso starker, je hoher die Rotung E(B — V) ist. Bei keiner
Rotung E(B — V) = 0 verschwindet der Bump (Vergleiche
[dung 25 Tabelle 3).

FB (10 %ergem2 571 A?)

F f f f f —t—+—+ f f f —

= £ ]
g C { ]
AN S A f
- = n
: O I |
1 C ]
T 011 -
H C ]
g E . . . . L | . . . J
1000 2000 5000 10000 20000 50000

AA)

Abbildung 24: SED-Fit des sdOBs SDSS J212300+043453 mit GTC-Parametern.
Der Bump bei 2175 A ist hier am stérksten, da die Rotung am groBten

ist (Vergleiche [Tabelle 3)).
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Abbildung 25: SED-Fit des sdOs SDSS J1611434-554044 mit GTC-Parametern. Hier
verschwindet der Bump bei 2175 A so gut wie vollstiandig, da die

Rotung sehr sehr klein ist (Vergleiche [Tabelle 3)).
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Abbildung 26: SED-Fit des He-sdOBs SDSS J090252+073533 mit GTC-Parametern.
Auch hier ist der Bump bei 2175 A erkennbar, ist aber aber schwécher,

da die Rotung relativ klein ist (Vergleiche [Tabelle 3|)
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9.4 Geschwindigkeitsbestimmung

Abschlielend wird aus den Daten des Data-Release-2, der Gaia-Mission noch die
Eigenbewegung 1 und somit die Transversalgeschwindigkeit vy der Sterne bestimmt.
Die Eigenbewegung ist eine Winkelgeschwindigkeit und ergibt sich aus der Deklination
(dec) und der Rektaszension (RA) eines Sterns:

n = V /“’Lge(} + MQRA (9)

In % sind die Eigenbewegungskomponenten in ®#2 fiir jeden Stern eingetra-
gen. Fir SDSS J164204+440303 hat die Gaia-Mission noch keine Daten aufgenommen.
Wird die Winkelgeschwindigkeit mit der Entfernung multipliziert, erhalt man die
Geschwindigkeit transversal zur Erde:

Ut::u'd:\/lj“?iec—i_:u%{A'd (10)

Die Transversalgeschwindigkeiten v; haben aufgrund der hohen Entfernungsfehler
recht grofle Unsicherheiten, die GranteCan-Werte stimmen aber immer mit den
SDSS-Werten iiberein, womit sie wohl in der richtigen Groflenordnunung liegen.
Die Gesamtgeschwindigkeit vges der Sterne setzt sich aus der Transversal- v, und
Radialkomponente v, zusammen:

Vges = \/ U + 2 (11)

Da die Spektren keine genaue Bestimmung der Radialgeschwindigkeit zulassen, wer-
den Werte von |Geier et al.| (2017) verwendet, die aus anderen Spektren stammen
und ebenfalls in eingetragen sind. Fir J1432574+011857 liegen keine Radial-
geschwindigkeiten vor. Dabei ist zu beachten, dass es sich hierbei um heliozentrische
Geschwindigkeiten handelt. Fiir genauere Untersuchungen sollten die galaktozentri-
schen Geschwindigkeiten bestimmt und die Bewegung im Gravitationspotential der
Milchstrafle analysiert werden.

Die resultierende Gesamtgeschwindigkeit der Sterne ist in [Tabelle 4] zu sehen. Mit Aus-
nahme von J102506+120022 sind die Raumgeschwindigkeiten durch hohe Transver-
salgeschwindigkeiten dominiert. Der schnellste Stern im Sample ist J165924+273244
mit einer Geschwindigkeit von 777.5 k?m bzw. 976,4 k?m , allerdings kommen diese
hohen Werte auch durch die groen Entfernungswerte in [Unterabschnitt 9.3 wodurch
die Fehler ebenfalls mit knapp 500 kTm sehr hoch sind. Weitere HVS-Kandidaten sind
J091512+191114, J1239534+-062853 und J131035+023327 welche Geschwindigkeiten
iiber 500 k?m haben. Besonders interessant dabei ist, dass mit J131035+023327 auch
ein Doppelstern unter den moglichen HVS-Kandidaten ist, denn bisher ist nur ein
einziger HVS-Doppelstern bekannt.
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9.4 Geschwindigkeit

Tabelle 3: Ergebnis der SED-Analyse. Doppelsterne sind mit ** markiert. Die Resultate fiir die Begleiter finden sich in

Name O [arcsec] Entfernung [kpc] EB-V)

SDSS SDSS GTC SDSS GTC SDSS GTC
J0902524-073533 | (1.735 4 0.014) x 1072 (1.805 £ 0.013) x 10~ 12 2.410¢ 3.47%9 10.065+0.006 0.055 4 0.006
J0915124+191114 | (7.1140.05) x 107" (7.1540.05) x 10713 11.975% 9.973% < 0.004 < 0.004
J1025064120022 | (1.744 4 0.020) x 10712 (1.710 £ 0.020) x 10712 4.2%5% 57130 1 0.1134£0.008  0.120 4 0.009
J1217034+454539 | (1.523 +0.010) x 1072 (1.510 £ 0.010) x 1072 2.3198 19748 | 0.01540.005 0.018 +0.005
J1239534-062853 | (2.759 +0.017) x 1072 (2.805 £ 0.018) x 1012 7.00 10 8.8726 1 0.015+0.006 0.010 4 0.006

J1310354023327 | (1.014 +£0.014) x 10712 (1.038 £ 0.012) x 10~'2 9.4+3-0 12.1752 0.023** 0.23**
J1331354+020919 | (2.19540.014) x 1072 (2.180 £ 0.015) x 1072 3.8703 3.071Y | 0.006 +0.005 0.008 4 0.005
J1334174173850 | (9.7240.19) x 10~ (9.59 £ 0.20) x 10~ 6.1713 57717 1 0.0714£0.014  0.075 4 0.014

J133810+431743* | (1.38£0.04) x 1072 (1.49 £ 0.05) x 1072 3.8%04 56102 0.01** 0.01**
J140532+410626 | (7.16 £0.11) x 10713 (719 +£0.11) x 10713 14.4757 8.57%2 10.046 +£0.011 0.046 4+ 0.011
J1432574+011857 | (1.572+0.025) x 10712 (1.572 £0.025) x 10712 6.3702 44757 1 0.062+0.011  0.062 4+ 0.011
J150222+320220 | (1.476 £ 0.015) x 10712 (1.471 +0.016) x 10712 54159 45702 1 0.017+0.008 0.018 4 0.008
J1534194-372557 | (7.6940.08) x 10713 (7.17+£0.09) x 10713 8.4751 7.275% 1 0.024 +£0.007 0.038 4 0.009
J154958+-223851 | (1.102+0.011) x 10712 (1.073 £0.011) x 10712 53759 3.3703 1 0.062+0.007 0.067 4 0.008
J161143+554044 Keine Daten (8.613 4 0.021) x 10713 | Keine Daten 11.77'90 | Keine Daten < 0.0016

J1642044-440303* | (1.90 4 0.69) x 10712 (1.85+0.63) x 1012 6.4132 58123 0.01** 0.01**
J165924+273244 | (4.75+0.10) x 10~ (4.69 +0.09) x 10~ 2417192 32,6759 | 0.0574+0.013 0.057 +0.013

J204546 054355 | (1.225 +0.034) x 10712 (1.169 + 0.038) x 10712 6.2158 50158 0.04** 0.04**
J210907+103640 Keine Daten (1.052 £ 0.024) x 1072 | Keine Daten 7.4 Keine Daten  0.169 4+ 0.017
J212300+043453 | (8.27+£0.12) x 10713 (8.06 +0.12) x 10713 10.7+3:2 5.81% 0.088 £ 0.010  0.093 & 0.010
J222515—011157 | (1.0844+0.012) x 1072 (1.075+£0.012) x 10712 | 48+0.1 89719 | 0.059+0.007 0.060 & 0.007
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Tabelle 4: Transversal- und Gesamtgeschwindigkeiten der Sterne. Doppelsterne sind mit

** markiert.

Name Eigenbewegung [#47<€] vy ﬁwj Uy ?ﬂ% VUges ?ﬂ%

SDSS Rektaszenion  Deklination SDSS GTC (Geier et al.| 2017) SDSS GTC
J0902524+073533 | 9.37+£0.20 —14.084+0.13 | 19247352 272572002 ~148 46 242.77383  310.111754
J0915124+191114 | —8.48+0.74 —6.0340.50 | 586.911912  4gg 3+2047 —54+10 589.471994  491.213934
J102506+120022 | 0.9940.50  —2.03+0.58 | 4501134 61.07357 392 + 11 395.0710  396.771%2
J1217034+454539 | —23.37+0.13 —7.31+0.17 | 267.070T  220.6715L0 —356 + 14 44501333 41887504
J123953+062853 | —13.194+0.28 —4.254+0.19 | 459.8+924  578.071712 8246 467.07909  583.871604

J1310354-023327** | —14.15+0.56 —4.86+0.25 | 666.872142 858315038 208 + 4 698.57200¢  883.275807
J1331354020919 | —30.24 £0.23  0.66+£0.14 | 544.97575  430.27°73¢ —25+4 545.5755% 430913728
J1334174173850 | 6.334+0.67  —2444+0.34 | 196.17330 183271321 75413 209.47358  198.071208

J1338104431743* | —13.61 £ 0.08 —0.83+£0.08 | 245.67206  362.01330:2 —31+10 24767808 363.373319
J140532+4410626 | —1.96 +0.33  —7.67+£0.40 | 540.3+29%4  318.91952 —200 + 22 576171918 3765181
J1432574+011857 | —18.2440.30 —5.18+£0.28 | 566.478¢  395.67833 keine Daten keine Daten keine Daten
J1502224320220 | 2.74+0.15  —19.704+0.20 | 509.173%1  424.27859 8746 516.57307  433.17532
J153419+4372557 | —7.25+£0.38 —6.43+£0.55 | 38581700 330 7F3128 97 + 14 397.871558  344.673001
J154958+223851 | —15.78 £0.40 —3.96 £0.37 | 408.8*775  254.611902 —121+15 426.47737  281.87910
J161143+554044 | 0.18+0.22  —0.68+0.25 | keine Daten  39.07351 —43146 keine Daten  432.877%

J164204+440303** | keine Daten keine Daten | keine Daten keine Daten —333+5 keine Daten keine Daten
J165924+4273244 | —221+£0.70 —523+0.71 | 648472939  877.115923 —429 +19 775 976.41535 4

J204546-054355 | 2.31+£0.88  —16.734+0.60 | 496.37'93%  400.27113:2 —~101 £ 16 506.57105-2 412.87199¢
J210907+103640 | —3.0040.61  —6.37 4+ 0.64 | keine Daten  247.07757 —33+28 keine Daten ~ 249.2+70-1
J2123004043453 | 8.33+0.74  —1.29+0.69 | 427.6'332  231.8+%02 —388+15 57747955 452.074%9
J222515-011157 | 2.30+0.49  —0.95+0.57 | 56.5+11.5 104.8t1333 —450 £ 7 453.5+ 7.1  462.07393
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Subdwarfs sind unmittelbare Vorldufer von Weiflen Zwergen und stehen somit kurz
vor dem Entstadium in ihrer Entwicklung. Sie haben ihre Hiille, nachdem sie zu einem
Roten Riesen geworden sind, abgestoBen. Ubrig bleibt der Kern, in dem weiterhin
Energie durch die thermonukleare Fusion von Helium zu Kohlenstoff erzeugt wird.
Anders als bei normalen Sternen muss die Zugehorigkeit zu stellaren Gruppen bei
Subdwarfs iiber die Kinematik gemacht werden. Dabei sind dem MUCHFUSS-Survey
besonders schnelle Sterne aufgefallen, die mit einer grofien Eigenbewegung im Halo
unserer Galaxie angesiedelt sind. Diese schnellen Sterne werden Hyper-Velocity-Stars
(kurz: HVS) genannt.

HVS sind Sterne, deren Geschwindigkeit die Fluchtgeschwindigkeit unserer Galaxie
potentiell tiberschreiten. Sie sind dann also nicht mehr gravitativ an die Milchstrafie
gebunden und kénnen aus der Galaxie entflichen. Nachdem die ersten Hypervelocity-
Sterne gefunden worden sind, ist man sténdig auf der Suche nach neuen und schnelle-
ren Sternen. Dabei hilft die Gaia-Mission. Diese misst fiir iber 1,2 Milliarden Sterne
und Objekte am Nachthimmel unter anderem Parallaxen und Eigenbewegungskom-
ponenten. Im April 2018 hat sie im Zuge des Data-Release-2 die aktuellsten und
genausten Ergebnisse veroffentlicht.

Bei der Suche sind die 21 Subdwarfs, die in dieser Arbeit analysiert wurden, durch
besonders hohe Radial- und/oder Transversalgeschwindigkeiten in bodengebundenen
Sternenkatalogen aufgefallen.

Um die Sterne genauer untersuchen zu koénnen, sind Spektren mit dem 10m Te-
lekskop am GranteCan aufgenommen worden. Diese wurden anschliefend reduziert
und mit Hilfe von SPAS spektralanalysiert. Die atmospharischen Parameter Effek-
tivtemperatur Tig, Schwerebeschleunigung log(¢) und Heliumhéaufigkeit log(y) sind
bei allen Sternen bestimmt worden. Dabei decken sich die bestimmten Parameter
gut mit den Parametern von Spektren aus dem Sloan Digital Sky Survey. Wird
die Schwerebeschleunigung bzw. Heliumhéufigkeit iiber die Temperatur aufgetragen,
liegen die 21 Subdwarfs an den erwarteten Stellen, an denen bereits vorher gefundene
Subdwarfs liegen. Es sind also keine groflen Abweichungen von den bisher bekannten
Wertebereichen der einzelnen Parameter gefunden worden, was das bisherige Ver-
stdndnis von Subdwarfs bestatigt.

Seit den 1980er Jahren gibt es Theorien, wie Sterne auf Geschwindigkeiten von meh-
reren hundert kTm beschleunigt werden koénnen. Zu den vielversprechendsten zédhlen
der Hills-Mechanismus und die Supernovabeschleunigung. Beim Hills-Mechanismus
wird ein Stern eines Doppelsternsystems von einem super massiven Schwarzen Loch
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im Zentrum der Galaxie eingefangen, wodurch der Begleiter beschleunigt wird und
frei vom Galaktischen Zentrum wegfliegt. Bei der Supernovabeschleunigung explodiert
einer der beiden Sterne, die ein Doppelsternsystem bilden, in einer Supernova Typ-Ia.
Der Schwung aus der eigenen Orbitalgeschwindigkeit und die Kraft der Explosion
des Partners, beschleunigt schliellich den Begleitstern. Dabei ist die Endgeschwindig-
keit der Sterne von entscheidender Bedeutung. Wird die Fluchtgeschwindigkeit der
Galaxie iiberschritten, kann der Stern dem Schwerefeld der Galaxie entfliehen und ist
nicht mehr gravitativ an sie gebunden. Auch wenn der Stern dem Schwerefeld nicht
entkommen kann, ist die Geschwindigkeit von Nutzen, da mit ihr eine Untergrenze
fiir die Masse innerhalb unserer Galaxie abgeleitet werden kann.

Um genaue Geschwindigkeitsbestimmungen durchzufiihren, sind unter anderem exak-
te Entfernungsangaben notig. Diese wurden in dieser Arbeit mittels einer Spektralen
Energieverteilung (SED) ermittelt. Die scheinbaren Helligkeiten der Sterne wurden
in unterschiedlichen Spektralbereichen vermessen und deren Ergebnis zu einer Ener-
gieverteilung zusammengefasst. Anhand dieser und der atmosphéarischen Parameter
aus der Spektralanalyse kénnen der Winkeldurchmesser © und die Rétung E(B — V')
gefittet werden. Aus den ©-Werten kann unter der Annahme einer kanonischen Masse
die Entfernung der Subdwarfs gut bestimmt werden.

Besonders aufgefallen sind dabei vier neue Doppelsternsysteme. Bisher ist nur ein
einziger Hypervelocity-Doppelstern bekannt, was diese vier Kandidaten umso in-
teressanter macht und die Forschung an Beschleunigungsmechanismen fiir solche
schnellen Doppelsternsysteme weiter anheizt.

Neben der Entfernung wird fiir eine genaue Geschwindigkeitsbestimmung auch die Ei-
genbewegung der Sterne benotigt. Diese liefert die bereits erwahnte Gaia-Mission. Mit
den Daten wurde die Eigenbewegung fiir fast alle Sterne aus dem Sample bestimmt
und mit der Entfernung multipliziert, wodurch sich die Transversalgeschwindigkeit
ergibt. Zusammen mit der Radialgeschwindigkeit aus vorherigen Messungen von
Geier et al.| (2017)) ergeben sich die Gesamtgeschwindigkeiten fiir jeden Stern.

Vier besonders schnelle Kandidaten haben sich bei der Bestimmung herauskris-
tallisiert, wobei es sich bei einem um ein Doppelsternsystem handelt. Von diesen
Hypervelocity-Doppelsternen ist, wie bereits erwahnt, nur ein einziger bekannt. Ob
es sich bei den Sternen allerdings wirklich um HVS handelt, die nicht mehr gra-
vitativ an die Milchstrale gebunden sind, miissen Modellrechnungen zeigen. Diese
rechnen die Gesamtgeschwindigkeiten in galaktozentrische Geschwindigkeiten um
und analysieren die Bewegung im Gravitationspotential der Milchstrale. Die Arbeit
hat gezeigt, dass es durchaus Subdwarfs und Doppelsternsysteme gibt, die tiber hohe
Geschwindigkeiten verfiigen und die Suche nach ihnen weiter fortgesetzt werden
sollte. Die Gaia-Mission misst weiterhin bis 2022 und liefert immer bessere und
genauere Eigenbewegungen, mit denen die Fehler weiter sinken sollten. Zuséatzlich
werden die Gaia-Parallaxen fiir die Sterne immer genauer und koénnen zu einem
spateren Zeitpunkt fiir die Entfernungsbestimmung genutzt werden. Somit wird die
Geschwindigkeitsmessung in naher Zukunft weiter verbessert und mehr HVS kénnen
gefunden werden.
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Tabelle 5: Photometrie Daten fiir die SED-Analyse

Name

SDSS

g

PS1 [Magnituden]

T

y

VA

g

T

SDSS [Magnituden)]

u

Z

J090252+073533
J091512+191114
J102506+120022(®)
J121703+454539
J123953+062853
J1310354023327(%)
J133135+020919()
J133417+173850
1338104-431743(D
J140532+410626
J143257+011857()
J150222+320220
J153419+372557
J154958+223851
J161143+554044
J164204+4403039
J165924+273244
J204546—054355
J210907+103640
J2123004-043453
J222515—011157(®)

17.147 £ 0.006
18.532 £ 0.008
17.774 £ 0.008
17.443 £ 0.005
17.040 £+ 0.004
18.013 £ 0.007
16.777 £ 0.003
18.758 £ 0.011
16.781 £+ 0.005
19.003 £ 0.007
17.764 £ 0.004
17.690 £ 0.005
18.926 + 0.011
18.212 4+ 0.008
18.026 £ 0.010
16.771 £ 0.004
19.581 £ 0.006
17.768 + 0.009
19.038 + 0.006
18.998 £ 0.008
18.433 £ 0.006

17.886 + 0.005
19.688 £ 0.013
18.394 + 0.009
18.235 £ 0.006
17.728 + 0.004
18.601 £+ 0.009
17.593 £ 0.005
19.494 + 0.009
16.979 £+ 0.002
19.770 £ 0.010
18.508 £ 0.006
18.481 £ 0.005
19.733 £ 0.013
18.955 £ 0.007
18.878 + 0.005
16.980 £ 0.003
20.311 £0.016
18.088 + 0.005
19.608 + 0.016
19.725 £ 0.015
19.183 £ 0.008

Zusatzliche Photometrische Daten bei:

(a
(c)
(e)
(

(g

17.532 £ 0.005
19.285 £ 0.008
18.103 £ 0.004
17.858 £ 0.005
17.404 £ 0.003
18.347 £ 0.012
17.223 £ 0.004
19.161 £ 0.011
16.858 £ 0.004
19.434 £ 0.011
18.166 £ 0.002
18.124 £ 0.005
19.337 £ 0.012
18.618 + 0.005
18.485 £ 0.009
16.885 £ 0.007
19.966 £ 0.016
17.965 £ 0.006
19.343 £ 0.007
19.388 £ 0.007
18.837 £ 0.007

18.311 £ 0.013
20.248 £ 0.005
18.757 £ 0.020
18.703 +0.021
18.152 £ 0.010
18.893 £ 0.029
18.072 £ 0.009

17.145 +£0.014
20.036 £ 0.015
18.934 £ 0.035
18.993 £ 0,014

19.449 £+ 0.045

19.339 £ 0.048

17.108 £0.012

19.817 £ 0.025

19.574 £ 0.027

) GALLEX: FUV = 16.800 + 0.040, NUV = 17.187 + 0.018
UKIDSS: H = 17.762 £ 0.077, J = 17.610 + 0.036, Y = 17.623 + 0.025
SKYMAPPER: u = 17.623 £ 0.013, v = 17.710 £ 0.034, g= 17.815 £ 0.036, r = 18.237 £ 0.011, i = 18.593 £ 0.043
f) WISE: W1 = 16.166 + 0.045, W2 = 16.492 £+ 0.160; 2MASS: H =16.020 £ 0.204, J = 16.343 4+ 0.108
) SKYMAPPER: u = 18.129 £ 0.019 , v = 18.087 + 0.058 g = 18.419 + 0.036

18.149 £+ 0.006
20.007 £ 0.030
18.615 £ 0.010
18.514 + 0.006
17.993 £ 0.007
18.798 + 0.015
17.878 £ 0.006
19.715 £ 0.019
17.079 £ 0.003
20.025 £ 0.015
18.757 £ 0.016
18.756 £ 0.006
19.939 £ 0.038
19.192 £+ 0.009
19.177 £ 0.009
17.052 £ 0.005

19.778 £ 0.038
19.919 £ 0.019
19.396 £ 0.016

17.047 £ 0.004
18.748 £ 0.008
17.702 £ 0.005
17.360 £ 0.005
16.967 + 0.004
17.958 + 0.006
16.706 £ 0.004
18.691 £ 0.008
16.724 + 0.004
18.946 + 0.009
17.723 £ 0.006
17.596 + 0.005
18.830 + 0.009
18.134 £+ 0.006
17.929 £+ 0.006
16.645 £ 0.004
19.442 £ 0.011
17.744 £ 0.005
18.990 + 0.010
18.951 £ 0.009
18.383 £ 0.007

17.863 £ 0.007
19.645 £ 0.022
18.399 £ 0.010
18.188 £ 0.009
17.726 = 0.007
18.615 £ 0.012
17.585 £ 0.007
19.501 £ 0.021
16.953 £ 0.005
19.750 £ 0.021
18.516 £ 0.011
18.423 £0.010
19.659 £ 0.022
18.922 + 0.015
18.862 + 0.013
16.913 £ 0.005
20.331 £0.035
18.070 £ 0.008
19.580 £ 0.010
19.656 + 0.019
19.138 £0.016

17.514 £ 0.005
19.258 £0.013
18.122 £ 0.007
17.853 +0.006
17.408 £ 0.005
18.349 £ 0.008
17.206 £ 0.005
19.159 £ 0.013
16.838 = 0.004
19.449 £ 0.014
18.175 £ 0.008
18.112 £ 0.007
19.332 £ 0.014
18.622 +0.010
18.477 £ 0.009
16.824 £ 0.004
19.950 £ 0.019
17.960 £ 0.007
19.340 £ 0.010
19.377 £0.013
18.808 £0.010

(b) UKIDSS: H = 17.926 £ 0.074, J =

(d) Johnson: B = 16.887 4+ 0.017, V

16.733 £ 0.007
18.392 £ 0.015
17.595 + 0.009
16.995 £+ 0.008

17.713 £0.011
16.451 £ 0.007
18.574 £ 0.018
16.867 + 0.007
18.580 + 0.016
17.577 £0.011
17.397 £ 0.009
18.490 £ 0.016
17.878 £ 0.012
17.492 £ 0.011
16.774 £ 0.006
19.154 £+ 0.021
17.060 + 0.011
18.971 £ 0.022
18.709 £ 0.018
18.068 £ 0.013

18.178 £ 0.058
16.820 £ 0.127

18.190 + 0.022
20.009 £ 0.106
18.615 £ 0.033
18.530 £ 0.029
18.032 £ 0.025
18.769 + 0.048
17.937 £ 0.023
19.796 £ 0.080
17.053 £ 0.012
19.986 + 0.078
18.869 £ 0.043
18.750 £ 0.040

19.295 £ 0.071
19.226 £+ 0.079
16.997 £ 0.011

19.710 £ 0.100
20.040 £ 0.080
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