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Zusammenfassung

Sternpulsationen lassen sich sowohl in der Helligkeitsvariabilitdt der Sterne als auch in den
Linienprofilen der Absorptionslinien nachwiesen. Heute sind viele unterschiedliche Klassen
dieser sogenannten pulsierenden Sterne bekannt. Auf dem oberen Ende der Hauptreihe
befinden sich zwei Typen von pulsierenden Sternen, die § Cepheiden und die ,,slowly
pulsating B (SPB) Sterne. Zu den SPB Sternen z&hlt auch der Stern 18 Peg, der eine
Sonderstellung einnimmt, da er bereits zu den weit entwickelten Sternen gehort und somit
sich dem Ende des Wasserstoftbrennens in seinem Kern néahert. Das macht ihn zu einem

wichtigen Testobjekt fiir die Theorie der Sternentwicklung.

Irrgang et al. [2016] fiihrte anhand hochaufgeloster Spektren des UVES Spektrographen
bereits eine detaillierte Zeitserienanalyse durch, wobei nur eine Schwingungsmode ange-
nommen wurde. Mittlerweile ist jedoch bekannt, dass SPB Sterne mehrere Schwingungs-
moden zeigen. Neu zur Verfiigung standen weitere hochaufgeloste Spektren, die mit dem
HERMES Spektrographen am La Palma Observatory aufgenommen wurden. Daher wur-
de fiir zwei und drei Moden ein von Irrgang berechnetes Gitter von synthetischen Spektren

an die hochaufgelosten Spektren angewandt.

Ziel dieser Zulassungsarbeit ist es, eine Kombination von Moden zu finden, die moglich-
erweise das spektrale Verhalten von 18 Peg besser wiedergibt und daraus an verschiedene
Parameter des Sterns zu gelangen. Unter diesen Parametern ist insbesondere die Ober-
flachenbeschleunigung log g des Sterns, die wiederum Aufschluss auf die Position von 18
Peg im Kieldiagramm gibt und somit eine obere Grenze der oberen Hautreihe festlegen
kann. Zur Datenanalyse wurde das Pulsationemodell von Schrijvers et al. [1997] heran-
gezogen. Synthetische Spektren wurden an die beiden Spektrendatenséitze (UVES und
HERMES) mit der x2_; Minimierungsmethode gefittet und mit den Ausgangsdaten von
Irrgang et al. [2016] verglichen. Die Pulsationsanalyse von 18 Peg zeigt, dass es tatséchlich
Modelle gibt, die eine bessere x?2 , Statistik aufweisen als das Modell mit nur einer Mode.
Allerdings zeigt die Arbeit, dass es zu unterschiedlichen Ergebnissen bei der Auswertung
der UVES- und HERMESdaten kam. Dies kann zukiinftig nur mit weiteren Spektralserien

mit angepasster Zeitauflosung aufgeklart werden.
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1 Einfiihrung



KAPITEL 1. EINFUHRUNG

1.1 Das Sternbild Pegasus

Pegasus ist ein gefliigeltes Pferd aus der griechischen Mythologie, das den Gottern wertvol-
le Dienste geleistet hat, sodass ihm ein Sternbild gewidmet wurde.
Im Bamberger Breitengraden

ist das Sternbild Pegasus im Rans T X MRTIY (M ol B oy
Herbst gut zu sehen (Abb. 1.1). ‘2 : R .' ' .[
Markant sind die vier, in einem Nfi?ij% s
Quadrat stehenden Sterne, die /77. h — = ‘N ¢ 6‘969-_
den Korper des Pferdes darstel- B o '

len. Zusétzlich lassen sich noch -
Vorderldufe und der Hals und

Kopf des Tieres ausmachen, wo- '
M150 .

bei das Pferd am Herbsthim- C \ ‘

mel fiir den Beobachter quasi ) /ﬁ eg
kopfiiber steht. Dort, wo sich | . D e
ungefihr das Auge des Tieres : ..\.\\\-'\ | '.  /'."\.'./(1".'\'0"’.'2'.

erahnen ldsst, steht ein Stern,
auf dem das Augenmerk dieser Abbildung 1.1: Sternbild Pegasus [ste, 2019
Zulassungsarbeit liegt und der

daher einer genauen Analyse unterzogen wurde: 18 Peg.

1.2 Der Stern 18 Peg

Den Stern 18 Peg finden wir an den Koordinaten REC: 22h 00m 07.92s, DEC: 4-06°
43" 02.81”. Er ist ein Hauptreihenstern vom Spektraltyp B3III. Mit einer Entfernung von
(372 &+ 25)pc zur Sonne hat er eine scheinbare Helligkeit von 6™ (Filter: visuell), er ist
somit in einer klaren Nacht in einer Gegend ohne Lichtverschmutzung gerade noch mit
bloBen Auge sichtbar. Nach Irrgang et al. [2016] soll er sich in einem Doppelsternsystem
mit einem Hauptreihen- oder Neutronenstern als Begleiter befinden. Seine Helligkeit ist
verdnderlich, er gehort zu der von Waelkens [1991] eingefiihrten Klasse der Slowly - Pul-
sating - Stars. Somit zeigt 18 Peg Schwingungen mit Perioden von 0.4 — 6 Tagen und
Amplituden von <0.03 mag auf, deren asteroseismologische Analyse auf eine Grenze der

oberen Hauptreihe hoffen lésst.



KAPITEL 1. EINFUHRUNG

1.3 Sternspektren und deren Absorptionslinien

Charakteristisch fiir Sterne ist ihre Eigenschaft, selbst zu leuchten, indem sie ihre Energie
per Kernfusion gewinnen und dann abstrahlen. Dieses Licht ldsst sich analysieren, um
wertvolle Informationen iiber den Stern zu erfahren. Dieses Verfahren nennt man Spek-

troskopie.

Die Spektroskopie

Die Spektroskopie ist ein physikalisches Verfahren, in dem das Licht durch ein Disper-
sionselemet in seine Wellenldngenbestandteile aufgespalten wird. Als Dispersionselement
kann ein Prisma oder ein Beugungsgitter dienen. Je hoher die Auflésung! des erzeugten

Spektrums ist, desto mehr Feinheiten lassen sich aus den Spektrum analysieren.

Der Begriff Spektrum bezeichnet dabei die mathematische Funktion, wobei die Intensitét

des Lichts iiber die Wellenlénge aufgetragen wird.

1.3.1 Das Spektrum eines Sterns

In Abb. 1.2 werden Sternspektren der verschiedenen Spektralklassen im optischen und
ultravioletten Wellenléngenbereich gezeigt.

Alle Spektren zeigen ein kontinuierliches Emissionsspektrum auf. Da ein Stern ein
thermischer Strahler ist, kann das Spektrum durch die Planckfunktion bzw. ein Schwarz-
korperspektrum approximiert werden. Ebenfalls gehorcht das Spektrum dem Wien’schen
Verschiebungsgesetz, weshalb man bei heifleren Sternen ihr Maximum bei kiirzeren Wel-
lenldngen und hoherer Internsitét finden kann als bei kalten Sternen.
Absorptionslinien sind charakteristisch fiir alle Sterne und geben Informationen iiber
die in der Sternatmosphére vorhandenen Elemente. Wihrend heifle Sterne nur wenige,
markante Linien aufzeigen, haben kalte Sterne meist mehr Linien, die auch von Mo-
lekiilen stammen konnen. Welche Absorptionslinien von welchen Elementen aus welcher

Spektralklasse stammen, lésst sich in Katalogen nachschlagen.

Die Breite einer Absorptionslinie

Absorptionlinien haben intrinsische Breiten, die von entscheidender Bedeutung sind. Es

gibt drei Moglichkeiten, von denen die Breite einer Linie resultieren kann:

Natiirliche Linienbreite: Aufgrund der Heiflenbergschen Energie-Zeit-Unschérferelation

AFE -7 = h besitzt jedes Energieniveau mit Ausnahme des Grundzustands eine endliche

IFiir Definition des Aufldsungsvermégen siehe Kapitel 3.3
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Abbildung 1.2: Sternspektren der einzelnen Spektralklassen [Kesseli et al., 2017]

Breite, woraus sich eine Linienverbreiterung ergibt, die als natirliche Breite bezeichnet

wird.

Thermische Verbreiterung: Aufgrund der ungeordneten Bewegungen der Atome er-
gibt sich ein GauBprofil. Die Atome haben geméfl der Maxwellverteilung unterschiedliche
Geschwindigkeiten, die durch den Dopplereffekt gemessen werden konnen. Die Geschwin-
digkeiten sind dabei abhéngig von Temperatur und Masse der Atome. Die Verbreiterung

einer Linie wird durch die Superposition der einzelnen Atomgeschwindigkeiten erzeugt.

Stof3prozesse: Auf ihrem Weg konnen Photonen mit anderen Teilchen stolen und wech-
selwirken und somit einen Teil ihrer Energie abgeben oder Energie aufnehmen. Diese

Energiedifferenz spiegelt sich bei der Linienverbreiterung als Lorentzprofil wieder.
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Abbildung 1.3: Illustration des Dopplereffekts

Zusétzlich kann es zu einer instrumentellen Linienverbreiterung kommen, die vom
Messgerit erzeugt wird und auch ein Gauflprofil bildet. Ist die instrumentelle Verbreite-
rung grofer als die intrinsische, lasst sich nichts iiber die Daten aussagen. Daher werden
fiir die Auswertung und Ermittlung der Pulsationsmoden Spektren mit hoher Auflésung

benotigt.

1.3.2 Der Dopplereffekt

Vergleicht man die Position einer gemessenen Spektrallinie in einem Sternspektrum mit
der einer im Labor aufgenommenen Linie, so kann die Position beider Linien unter-
schiedlich sein. Dieses Phinomen kann aus dem Dopplereffekt resultieren, der einen Wel-
lenldangenshift aufgrund einer vorhandenen Radialgeschwindigkeit der Quelle (oder des
Beobachters) beschreibt.

In Abb. 1.3 wird eine Punktquelle gezeigt, die radiale Wellen erzeugt. Befindet sich die
Quelle in Ruhe, so besitzen die Wellenberge (gekennzeichnet als konzentrische Kreise) in
alle Richtungen den selben Abstand. Das bedeutet, dass der Beobachter an Position 1 die
selbe Wellenlénge (hier: griin) wahrnimmt wie der Beobachter an Position 2.

Befindet sich die Quelle jedoch in Bewegung (in Abb. 1.3 Bewegung zum rechten Rand),
verdndert sich der Abstand der Wellenberge und somit auch die Wellenlédnge. Der Beob-
achter an Position 3 sieht das Licht rotverschoben (zu langeren Wellenléngen), da sich die
Lichtquelle von ihm entfernt. Der Beobachter an Position 4 sieht das Licht blauverschoben
(kiirzere Wellenlangen), weil die Quelle sich auf ihn zubewegt. Dieses Phéanomen nennt

man Dopplereffekt.
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Anhand der Rot-/Blauverschiebungen der Linien in einem Spektrum l&sst sich auch die

Radialgeschwindigkeit des Sterns ermitteln.

Wiéhrend der Pulsation eines Sterns gibt es iiber die Sternoberflache verteilt Bereiche,
die sich zum Beobachter hin oder weg bewegen. In den oberflichengemittelten Spektren
sieht man Linienprofilvariationen, die vom Dopplereffekt stammen. Durch sie kann die

Sternpulsation identifiziert werden.

1.3.3 Das Spektrum des Sterns 18 Peg

Im Anhang dieser Arbeit wird das vollstindige Spektrum des Sterns 18 Peg gezeigt,
welches an der Dr. Karl Remeis-Sternwarte Bamberg in der Nacht vom 14.09.2019 auf
den 15.09.2019 mit einem Plane Wave CDK20” Cassegrain Teleskop und einem BACHES
Echelle Spektrographen mit einer Belichtungszeit von 30x7min aufgenommen wurde.
Da jedoch die Auflésung des Spektrums nicht ausreicht, um Pulsationen zu sehen und
messen, wurde in der Auswertung in dieser Zulassungsarbeit auf hochwertigere Spektren

zuriickgegriffen (siche Kapitel 3.2).
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1.4 Die Sternklassifikation und das

Hertzsprung-Russell-Diagramm

1.4.1 Die Sternklassifikation nach Harvard

Geméf ihrer spektralen Eigenschaften lassen sich Sterne in folgende Klassen unterteilen:
O-B-A-F-G-K-M

Chemisch verschiedene Elemente, deren Absorptionslinien in den Spektren sichtbar sind,
kénnen in den Sternatmosphéren gefunden werden. Abb. 1.4 zeigt auf, in welcher Stern-
klasse Linien welcher Augivalentbreite gefunden werden kénnen. Charakteristisch sind
somit fiir jede Spektralklasse die Linienbreite der Absorptionslinien der einzelnen Ele-

mente, die je nach Spektraltyp variieren kann.

Temperatur [K]
25000 10000 6000 3600
T T T

Caii

o
&
;

Aquivalentbreite

7777777

A0 FO GO KO MO
Spektralklasse

Abbildung 1.4: Aquivalentbreiten der einzelnen Spektralklassen [Karttunen, 1996

Der in dieser Zulassungsarbeit untersuchte Stern 18 Peg besitzt die Spektralklasse B. Bei
der Auswertung der Daten wurden Metalllinien ausgewihlt, mitunter aus dem Grund,

dass diese Linien sehr scharf sind und eine geringe Breite aufweisen

1.4.2 Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) ist ein Diagramm, in dem Leuchtkraft iber
Temperatur dargestellt wird, wobei die Temperatur grofler werdend nach links aufgetra-
gen wird (sieche Abb. 1.5). Im klassischen HRD wird die absolute Helligkeit iiber den
Spektraltyp aufgetragen. Jedoch, seit Sternatmosphérmodelle existieren, ist es moglich,
von der absoluten Helligkeit auf die Leuchtkraft und von dem Spektraltyp auf die Tem-

peratur zu schliefen. Das HRD ist seit iiber hundert Jahren ein Schliissel zur Verstandnis

10
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Abbildung 1.5: Hertzsprung-Russell-Diagramm mit eingezeichneter, ungefihrer Position
von 18 Peg [hrd, 2019

der Sternentwicklung. Hertzsprung und spéter unabhéngig Russell erkannten, dass Zu-
sammenhédnge zwischen der absoluten Helligkeit der Sterne mit ihrem Spektraltyp bzw.
ihrer Oberflachentemperatur bestehen. Die Diagonale von links oben nach rechts unten
wird als Hauptreihe bezeichnet. Auf ihr liegt ein Grofiteil der Sterne. Heute wissen wir,
dass diese Sterne in ihrem Zentrum Wasserstoff zu Helium fusionieren. Je héher die Tem-
peratur eines Hauptreihenstern ist, desto leuchtstérker ist er. Rechts befinden sich die
Roten Riesen, ein Stadium, das ein Stern nach der Hauptreihe einnimmt. Sie haben deut-
lich gréflere Radien als die Hauptreihensterne, sind dagegen aber deutlich kiihler. Links
unten im HRD befinden sich dann die Weifien Zwerge, der Uberrest von massearmen Ster-

nen. Sie bilden eine Sequenz abnehmender Leuchtkraft mit sinkender Temperatur, die auf

Abkiihlung beruht.

In Abb. 1.5 ist die ungefihre Position von 18 Peg im HRD eingezeichnet.

11
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1.4.3 Das Kiel-Diagramm

Bei dem klassischen HRD ist die Kenntnis der absoluten Leuchtkraft eines Sterns not-
wendig, um ihn im HRD zu kategorisieren. Das impliziert, dass die Entfernung des Sterns
bekannt sein muss, was nicht bei allen Sternen der Fall ist. Spektroskopisch lésst sich leicht
die Oberflichentemperatur T ; und die Oberflachenbeschleunigung log g bestimmen, wor-
aus das Kieldiagramm entstanden ist. Das Kieldiagramm ist mit dem HRD verwandt,
jedoch wird im Kieldiagramm die Oberflichenbeschleunigung log g {iber die Temperatur
aufgetragen. Somit beschreibt das Kieldiagramm die Oberflaicheneigenschaften der Ster-
ne. Sowohl der Gravitationsparameter g als auch die Oberflachentemperatur kann direkt
aus dem Spektrum eines Sterns abgelesen werden, was dem Kieldiagramm im Gegensatz
zu dem klassischen HRD den Vorteil verschafft, dass die Kenntnis iiber die Entfernung
des Sterns nicht bendtigt wird. Zu den Nachteilen des Kieldiagramms gehoren die Eigen-
schaften, dass Sternradien oder andere Sternmerkmale nicht direkt aus dem Diagramm
herausgelesen werden kénnen. Zusétzlich erschweren grofle Unsicherheiten der spektrosko-
pischen Schwerkraftermittlung die Analyse von Sternentwicklungsberechnungen. Jedoch
einmal angenommen, zwei Sterne haben die gleiche Oberflichentemperatur und Leucht-
kraft, aber unterschiedliche Massen, so wiirden sie im klassischen HRD an der gleichen
Position zu finden sein (siche Gl. (1.1)). Da die Radien dieser beiden Sterne gleich sein
miissen, ist die Oberflichenschwerkraft unterschiedlich, somit sind sie im Kieldiagramm
an unterschiedlichen Positionen lokalisiert und somit unterscheidbar (Gl. (1.2)) [Langer
and Kudritzki, 2014).

L =47 R’T.,; (1.1)
GM
9= R2 (1.2)

In Abb. 1.6 wird der Verlauf der Sternentwicklung fiir Sterne im Bereich zwischen 10M,

und 100M in einem klassischen HRD und einem Kieldiagramm im Vergleich gezeigt.

1.4.4 Obere Grenze der Hauptreihe im HRD

Die Breite der oberen Hauptreihe ist bis heute nicht genau bekannt. Auf der Hauptreihe
finden wir Sterne mit konvektiven Kernen. Die Modellierungen von Konvektion und ins-
besondere des konvektiven Overshooting ist bis heute eine Herausforderung in der Astro-
nomie, da es an selbstkonsistenten, hydrodynamischen Theorien mangelt. Die Breite der
oberen Hauptreihe hiingt in Sternentwicklungsmodellen von dem empirisch ermittelten
Wert des konvektiven Overshooting Parameters ab, weshalb verschiedene Modelle ver-

schiedene Breiten vorhersagen.

12



KAPITEL 1. EINFUHRUNG

T T 0
100 M,

6 /'""é.oﬁo 7

M
2 <= 1
/.-""'f 50 Mo
//’_—' n i |
~ 20 M,
5 — =
15 M,
45 | /x-
10 M, 4r

oo
)’\ 2339388 2 10w,
4 L L L 1 L L L 1 L L 1 L L L 1 L L L L L L 1 L L L 1 L
4.6

s s | s s s s s s
4.6 4.4 4.2 4 3.8 . 4.4 4.2 4 3.8
log T,,/K log T,./K

5.5 -

log g

log L/Lg

Abbildung 1.6: Verlauf von Sternentwicklungen im klassischen HRD (links) und im Kiel-
diagramm (rechts) [Langer and Kudritzki, 2014]

Als Beispiel sieht man in Abb. 1.7 ein Kieldiagramm, das die Entwicklung von Sternen mit
AMg, 5M und 7Mg, auf der oberen Hauptreihe aus zwei berechneten Modellen (durchge-
zogene und gestrichelte Linien) zeigt. Die grauen Bénder in Abb. 1.7 sollen verdeutlichen,
dass die Hauptreihe in beiden Modellen an unterschiedlichen Positionen endet. Zusétzlich
sind in Abb. 1.7 drei Punkte eingezeichnet, die die Position von 18 Peg, ermittelt durch
spektroskopische (rot), photometrische (blau) und asteroseismologische (griin) Daten zei-
gen. Das Kieldiagramm zeigt, dass die drei unterschiedlichen Auswertungsmethoden die
gleiche Temperatur fiir 18 Peg ermittelt haben, jedoch einen unterschiedlichen Wert fiir
die Oberflachengravitation ergeben. Da jedoch der log g-Wert die entscheidende Groflie
ist, um die obere Grenze der Hauptreihe im Kieldiagramm zu definieren, soll der Stern
in dieser Arbeit weiter untersucht werden. Dabei geht man davon aus, dass 18 Peg sich
noch auf der Hauptreihe befindet, solange er noch Pulsationen aufweist. Im Bezug auf das
Kieldiagramm 1.7 wiirde das z.B. bedeuten, dass fiir den roten Messpunkt beide Modelle
in Frage kiimen, der blaue Messpunkt jedoch ein Modell (durchgezogene Linie) ausschlie-
Ben wiirde, da der Stern sich an dieser Position in diesem Modell nicht mehr auf der

Hauptreihe befinden wiirde und somit keine Pulsationen mehr zeigen sollte.

13
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Abbildung 1.7: Kieldiagramm mit verschiedenen Entwicklungsmodellen [Irrgang et al.,
2016]
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2 Allgemeine physikalische
Grundbegriffe und Phanomene aus

der Stellarastronomie



KAPITEL 2. ALLGEMEINE PHYSIKALISCHE GRUNDBEGRIFFE UND PHANOMENE
AUS DER STELLARASTRONOMIE

2.1 Der Sternaufbau

2.1.1 Der allgemeine Aufbau

Allgemein werden Sterne als Sphéiren beschrieben, da sie massereich sind und somit durch
die Gravitation zu Kugeln geformt werden. Des Weiteren lésst sich ein Stern in folgende

Regionen mit unterschiedlichen Eigenschaften aufteilen, wie in Abb. 2.1 dargestellt:

Abbildung 2.1: Sternaufbau [Pbroks13, 2019]

1. Kern:
Im Zentrum des Sterns findet die Kernfusion statt, da Temperatur und Druck hoch

genug sind, um thermonukleare Reaktionsprozesse zu ermoglichen.

2. / 3. Strahlungszone / Konvektionszone:
Dies sind Zonen, in denen die Energie, die im Zentrum des Sterns gewonnen wurde,
nach auflen transportiert wird. Dabei spielt Konvektion und der Strahlungstransport
eine wichtige Rolle, Warmeleitung ist dagegen vernachlissigbar. Meist gibt es zwei
Zonen, eine radiative und eine konvektive. Bei massearmen Sternen (M < 8My)
nimmt man radiative Kerne und konvektive Hiillen, bei massereichen Sternen (M >

8 M) konvektive Kerne und radiative Hiillen an.

17



KAPITEL 2. ALLGEMEINE PHYSIKALISCHE GRUNDBEGRIFFE UND PHANOMENE
AUS DER STELLARASTRONOMIE

4. Photosphire:
Als Photosphére bezeichnet man die untere Schicht der Sternatmosphére. Durch sie

wird das Spektrum im sichtbaren Bereich charakterisiert.

5. Chromosphiére:
Direkt an die Photosphére schliefit sich die Chromosphére an.

6. Korona:
Die Korona ist der duflerste Teil der Sternatmosphére und zeichnet sich durch seine

geringe Dichte und hohe Temperatur aus.

7. Sternflecken:
Sternflecken sind als dunklere Bereiche auf der Sternoberfliche beobachtbar. Da sie
kiihler sind als der Rest der Oberflache, strahlen sie weniger sichtbares Licht ab
und wirken daher als schwarze Flecken. Sie sind verginglich und ein Maf} fiir die
Sternaktivitét.

8. Granulen:
Als Granulen bezeichnet man die kornige Oberflichenstruktur eines Sterns. Diese
Granulen sind ein thermisches Phénomen und h&ngen mit der Konvektion zusam-

men.

9. Protuberanzen:
Protuberanzen werden als Masseauswiirfe an der Oberflache des Sterns bezeichnet.
Sie sind als leuchtende Bogen am Sternrand beobachtbar [Carroll and Ostlie, 2007].

2.1.2 Die Sternaufbaugleichungen

Die Sternaufbaugleichungen sind theoretische und mathematische Beschreibungen des in-
neren Aufbaus von Sternen. Sie sind ein Gleichungssystem mit vier gekoppelten Differen-
tialgleichungen, die die grundlegenden, fiir die Physik typischen Erhaltungs- und Trans-

portgréflen beschreiben. Sie behandeln
e die Massenerhaltung,
e das hydrostatische Gleichgewicht,
e die Energieerhaltung und

e den Energietransport.
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Die numerischen Losungen dieses Gleichungssystems sind dann die sogenannten berech-

neten Sternmodelle, die den Aufbau des Sterninneren beschreiben sollen.

Annahmen

Es wird angenommen, dass der Stern eine sphérische Symmetrie aufweist, sich im hydro-
statischen Gleichgewicht befindet und auflerhalb des Kerns chemisch homogen aufgebaut
ist (keine Flecken).

Die Massenerhaltung

Betrachtet wird hierbei die Masse dm einer infinitesimal dicken Kugelschale der Dicke
dr innerhalb eines Sterns (siehe Abb. 2.2). Die Masse m,., die eine Kugel des Radius r
einschliefit, lasst sich tiber Gl. (2.1) berechnen:

m, = 47r/ r2p(r)dr, (2.1)
0

wobei p(r) die Dichte am Radius r angibt. Aus der Differenz von m, 4. und m, ergibt

sich die folgende, erste Differentialgleichung (2.2):

d
d—T = 4nr?p (2.2)

Abbildung 2.2: Stern mit Radius R, Masse dm einer infinitesimal diinnen Kugelschale der
Héhe dr

Das hydrostatische Gleichgewicht

Das hydrostatische Gleichgewicht fordert ein Kréftegleichgewicht an jedem Punkt in einem
Stern. Betrachtet wird hier eine Flache dA, auf die sowohl die Gravitation als auch der

Auftrieb wirkt (sieche Abb. 2.3).
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Gm.dm _ Gm.p(r)

dF, = — dAdr (2.3)

r2 r2
GL (2.3) beschreibt die Gravitationskraft dF,, die auf die Fliche dA wirkt. Das Minus-
zeichen zeigt, dass sie zum Sternzentrum gerichtet ist. Dabei wurde Newtons Gesetz und
Gl. (2.2) verwendet.

dF, = dA(pryar — pr) = dAdp (2.4)

Gl (2.4) beschreibt die Auftriebskraft dF,, die sich aus der Fliche dA und dem Druck-

gradienten dp zusammensetzt.

Setzt man Gl. (2.3) und (2.4) gleich, erhélt man die zweite Differentialgleichung (2.5):

dp Gmyp(r)
£ _ v 2.
dr 72 (2.5)

Abbildung 2.3: Stern mit Radius R, Fldche dA und Druckgradient dp

Die Energieerhaltung

Die Energieerhaltung wird auch Kontinuititsgleichung der Leuchtkraft L genannt. Sie
setzt sich als Produkt aus dem Energieproduktionskoeffizient e(r) und dem Massenelement

dm zusammen. Daraus ergibt sich die dritte Differentialgleichung (2.6).

Ccll—f = 47r?p(r)e(r) (2.6)

Der Energietransport

Der Energietransport in einem Stern lésst sich in den radiativen und konvektiven Ener-

gietransport unterteilen.
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Der radiative Energietransport

Die Differentialgleichung (2.7) beschreibt die vierte Sternaufbaugleichung, wenn der Ener-

gietransport via Strahlung erfolgt.

dr 3 kp L
- = 2.
dr dacT? 4mr? (2.7)
mit
Smokt
. 9.
R TTEPE (28)

wobei k die Boltzmann Konstante, A das Planck’sche Wirkungsquantum und ¢ die Licht-
geschwindigkeit ist.

Wie man aus Gleichung (2.7) erkennt, héngt die Sternaufbaugleichung von der Opazitit
k ab, also der Menge der absorbierten Photonen. Ebenso erkennt man eine Abhéangigkeit

von der Dichte p, der Temperatur 7', der Leuchtkraft L und dem Radius r.

Der konvektive Energietransport

Nach Schwarzschild wird die letzte Sternaufbaugleichung, die den konvektiven Energie-

transport beschreibt, durch die Differentialgleichung (2.9) beschrieben.

dl" Ty —1TdP
dr_ FQ Pd’l“7

(2.9)

wobei I'y der zweite adiabatische Exponent ist [Clayton, 1968].

2.1.3 Das konvektive Overshooting

Das konvektive Overshooting beschreibt das Phénomen, in dem Material aus der Kon-
vektionszone in den radiativen Bereich dringt bzw. Material aus dem radiativen Bereich
in die Konvektionszone gelangt. Das geschieht aufgrund des Impulses des bewegten Ma-
terials in der Konvektionszone.

Betrachtet man massereiche Sterne, so sind ihre Kerne konvektiv, ihre Hiillen radiativ.
Bei einem konvektiven Overshooting wird demnach Material aus den dufleren Hiillen in
das Zentrum des Sterns befordert, was die Brennphase und somit das Verhalten des Sterns
im HRD wéahrend seiner Lebensdauer erheblich beeinflusst, wie Abb. 2.4 zeigt.
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Abbildung 2.4: Modell des Verhaltens von Sternen unterschiedlicher Massen im HRD,
ohne und mit konvektiven Overshooting [Woo and Demarque, 2001]
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2.2 Die Sternentwicklung

2.2.1 Der kosmische Materiekreislauf

Der kosmische Materiekreislauf und somit die allgemeine Sternentwicklung ist in Abb. 2.5

dargestellt.
auptrelhenstern
ggf. mit Planetensystem
Proto— roter
sterne ° Riese
<8Mg
planetarischer Nebel >8Mg
PN .
(sv weiler
Zwerg
Interstellare Materie Supernova
O ° .
weiller Zwerg Neutronenstern schwarzes Loch
Abbildung 2.5: Kosmischer Materiekreislauf [Kiehlmann, 2019
Sternentstehung

Das urspriingliche Material, aus dem ein Stern entsteht, sind Gas- und Molekiilwolken.
Diese konnen z.B. Uberreste einer Supernova sein. Aufgrund der Gravitation verdichten
sich diese Wolken. Bei diesem gravitativen Kollaps steigen sowohl Temperatur als auch
Druck an. Bei geniigend hohem Druck und Temperatur ziindet die Kernfusion und das

Hauptreihenstadium des Sterns beginnt.

Hauptreihensterne

Charakteristisch fiir Hauptreihensterne ist die Fusion von Wasserstoff zu Helium. Da-

bei stellt sich das sogenannte hydrostatische Gleichgewicht ein, was ein Gleichgewicht
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zwischen Schwerkraft und Druckgradient, der aufgrund der Energieerzeugung im Zen-
trum des Sterns entsteht, ist. Generell ist das Hauptreihenstadium die ldngste Phase der
Sternentwicklung. Die weitere Entwicklung ist stark von der Masse des Sterns abhéngig.

Generell leben massereiche Sterne kiirzer als massearme.

Entwicklung massearmer Sterne (M < 8My)

Nachdem der Wasserstoffvorrat im Kern aufgebracht ist, erlischt das H-Brennen im Zen-
trum des Sterns. Damit verldsst der Stern sein Hauptreihenstadium. Wéhrend der Kern
aufgrund der Gravitation und des reduzierten Gas- und Strahlungsdrucks kontrahiert, ex-
pandiert die Hiille, da sich das Wasserstoftbrennen in eine Schale um den Kern verlagert.
Dadurch beginnt die Riesenphase. Charakteristische Merkmale sind gréflere Sternradien,
hohere Leuchtkrifte und geringere Temperaturen als der urspriingliche Hauptreihenstern,
sowie starker Massenverlust durch Sternwinde. Ist die Zentraldichte und -temperatur hoch
genug, setzt das Heliumbrennen im Kern ein. Da zuvor der Kern entartet war, kommt es
dabei zu einem sogenannten Heliumflash. Danach befindet sich der Stern im HRD auf dem
Horizontalast. In dieser Phase wird im Kern Helium zu Kohlenstoff fusioniert, wihrend
das H-Schalenbrennen in weiter &ufleren Teilen des Sterns stattfindet. Ist der Heliumvor-
rat im Kern versiegt, verlagert sich das Heliumbrennen wiederum in eine &duflere Schale,
jedoch noch innerhalb der Wasserstoffschale. Diese Phase des 2-Schalenbrennens wird im
HRD als Asymptotischer Riesenast bezeichnet, welcher parallel zum Riesenast, jedoch
etwas leuchtstéarker verlauft. Am Ende dieser Phase wird die duflere Hiille des Sterns ab-
gestoflen und bildet einen planetarischen Nebel, wihrend der Kohlenstoffkern des Sterns
als Weiffer Zwerg iibrig bleibt.

Entwicklung massereicher Sterne (M > 8Mg)

Das Hauptreihenstadium verlédsst ein massereicher Stern, nachdem der Wasserstoffvorrat
in seinem Zentrum erschopft ist. Daraufhin bildet sich eine dicke Schale um den Helium-
kern, in der Wasserstoff zu Helium fusioniert wird. Da das Wasserstoffbrennen im Zen-
trum erloschen ist, stoppt auch die Konvektion im Kern. Nach Expansion der Sternhiille
und einsetzender Konvektionszone in dem &ufleren Bereich des Sterns beginnt die Rote
Riesenphase, in der der Kern kontrahiert und sich erwadrmt. Daraufhin folgt das charak-
teristische Schalenbrennen, in dem hohere Elemente in Schalen erzeugt werden. Dies ist
nur in massereichen Sternen moglich, da im Kern entsprechend hohe Temperaturen und
Driicke herrschen miissen, was bei massearmen Sternen nicht der Fall ist. Ist im Kern
die Fusion zu Eisen erreicht, sammelt sich ein Eisenkern im Zentrum an, da die Fusion
zu schwereren Elementen Energie benétigen wiirde anstatt sie freizusetzen. Uberschreitet

die Masse des Eisenkerns das Chandrasekhar Limit, explodiert der Stern in einer Super-
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nova Typ II. Ubrig bleibt ein diffuser Supernova-Uberrest und ein Neutronenstern oder

Schwarzes Loch.

2.2.2 Die Sternentwicklung auf der Hauptreihe (B-Sterne)

105 S
Hauptreihen- 7
stadium L 15
5
._(’1:’ 10
3
5
10*
0
25100 15800 10000 6310 3980
Ter (K) Age (Myr)

Abbildung 2.6: Verlauf der Sternentwicklung im HRD fiir einen massereichen Stern, Bild-
variation von [Irrgang, 2018]

Der Verlauf der Sternentwicklung im HRD wird fiir einen massereichen Stern in Abb.
2.6 gezeigt, wobei das Hauptreihenstadium gekennzeichnet ist. Dabei wird der Stern in
Punkt 1 als ZAMS bezeichnet, was fiir Zero Age Main Sequence steht. Somit befindet sich
der Stern bei Beginn des Wasserstoftbrennens im Kern auf der Nullalter - Hauptreihe im
HRD. Wahrend seiner Hauptreihenphase wandert ein massereicher Stern im HRD nach
oben rechts, er wird also wahrend seines Hauptreihenstadiums leuchtstédrker und kiihler.
Der Leuchtkraftanstieg lasst sich durch die Abnahme der Teilchenzahl und den Anstieg
der mittleren Atommasse beschreiben, da vier Protonen zu einem Heilumkern fusioniert
werden. An der Grenze von aktiv fusionierendem Wasserstoftkern und inaktiver Wasser-
stofthiille herrscht ein Gleichgewicht von Temperatur und Druck. Somit ist die Teilchen-
dichte auf beiden Seiten identisch. Aufgrund der abnehmenden Teilchenzahl im Kern kann
das Gleichgewicht nur durch die Masseverteilung im Zentrum aufrecht erhalten werden.
Daraus folgt ein Anstieg der Zentraltemperatur und somit ein Anstieg der nuklearen Re-
aktionsrate. Daher steigt die Leuchtkraft.

Wiéhrend der Hauptreihenphase vergroflert sich der Radius des Sterns. Dies fiihrt zur
Abkiihlung der Oberflache. Daher bewegt sich der Stern im HRD nach rechts.

Bei Punkt 2 in Abb. 2.6 befindet sich das Ende der Hauptreihenphase. Hier ist der Was-
serstoffvorrat im Kern aufgebraucht. Dass durch das Versiegen des H-Brennens der Kern

seine konvektive Eigenschaft verliert, sicht man an dem ,Haken* im HRD (Punkt 3 in

Abb. 2.6). Darauf folgt die Rote Riesenphase (4—7 in Abb. 2.6) [Kippenhahn et al., 2012].
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2.2.3 Einfluss des konvektiven Overshootings auf die

Sternentwicklung

Da durch das konvektive Overshooting Wasserstoff als neues Brennmaterial aus den
duBeren Schichten des Sterns in den fusionsaktiven Kern transportiert wird, hat dieses
Phénomen Auswirkungen auf die Lebenszeit und die Entwicklung des Sterns im HRD.
Die Abb. 2.7 von Irrgang et al. [2016] zeigt verschiedene Entwicklungsmodelle im Ver-
gleich zur Lage des pulsierenden Sterns 18 Peg mit unterschiedlich starkem konvektiven
Overshooting im HRD. Das Erforschen der genauen Lage von 18 Peg im HRD anhand
asteroseismologischer Daten gibt Aufschluss iiber den konvektiven Overshooting Prozess
und ist somit eine Moglichkeit, eine obere Grenze der Hauptreihe im HRD zu definieren,

da weiterentwickelte Sterne keine Pulsation mehr zeigen sollten.
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Abbildung 2.7: Hauptreihenentwickung im HRD mit unterschiedlich hohem Einfluss des
konvektiven Overshootings [Irrgang et al., 2016]
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2.3 Pulsierende Sterne

Die Pulsationstheorie beschéftigt sich mit den Schwingungen von Sternen. Durch sie ist
es moglich, nicht nur die Oberfliche der Sterne zu untersuchen, sondern auch das Innere
eines Sterns durch den Vergleich mit beobachteten Schwingungseigenschaften (Astero-
seismologie). Jeder Stern weist Eigenschwingungen auf. So wie verschiedene Instrumente
verschieden klingen, hat auch jeder Stern seine eigene Schwingungsart. Durch die Analyse
des Lichts dieser Sterne lassen sich Frequenzen, Amplituden und Phasen dieser Schwin-
gungen ermitteln, womit sich detailliertere Informationen bzgl. des inneren Aufbaus des

Sterns folgern lassen.

Folgende Abbildung 2.8 zeigt viele verschiedene Klassen an pulsierenden Sternen, die iiber

das ganze HRD verteilt sind.
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Abbildung 2.8: HRD mit eingezeichneten Klassen an pulsierenden Sternen
[Aerts et al., 2010]
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2.3.1 Pulsatoren auf dem Roten Riesenast

0 Cepheiden (0 Cep)

Die 6 Cepheiden sind aufgrund ihrer strengen Periode - Leuchtkraft - Beziehung die wohl
bekanntesten pulsierenden Sterne. Bei ihnen handelt es sich um Riesensterne. Sie sind
also im HRD auf dem Instabilitédtsstreifen oberhalb der Hauptreihe zu finden. Benannt
wurden die d Cepheiden nach ihrem Prototyp § Cephei im Sternbild Cepheus. Entdeckt
und zum ersten Mal erwihnt wurde diese Klasse von pulsierenden Sternen 1784 von J.
Goodricke. Die § Cepheiden zéhlen zu den radialen! Pulsatoren. Ihre Perioden kénnen
zwischen 1 bis 130 Tagen liegen und die Amplitude kann bis zu 2 mag schwanken. Auf-
grund ihrer strengen Periode - Leuchtkraft - Beziehung werden sie oft zur Berechnung von
Entfernungen (per Entfernungsmodul) verwendet (sowohl in unserer eigenen Galaxie als
auch fiir extragalaktische Systeme) und gelten daher als Standardkerze fiir Entfernungs-

berechnungen.
RR - Lyrae Sterne (RR Lyr)

Die RR - Lyrae Sterne sind eng mit den § Cepheiden verwandt. Sie sind ebenfalls Riesen-
sterne im Instabilitétsstreifen, haben jedoch eine geringere Masse und daher eine geringere
Leuchtkraft als die 6 Cepheiden und befinden sich deswegen im HRD unter den ¢ Cephei-
den, jedoch noch iiber der Hauptreihe. Auch sie sind radiale Pulsatoren und pulsieren
mit einer geringeren Amplitude als die 6 Cepheiden, jedoch mit einer deutlich kiirzeren
Periode von 0.2 bis 1 Tag. Somit sind bei den RR - Lyrae Sternen ein bis zwei vollstandige
Pulsationen in nur einer Nacht beobachtbar. Haufig findet man diese alten und massear-
men Riesensterne vom Spektraltyp A bis F in Kugelsternhaufen, weshalb sie auch héufig
Haufensterne genannt werden. Benannt wurden die RR - Lyrae Sterne nach ihrem Pro-
totyp RR Lyrae im Sternbild Lyra (Leier). Wie auch die 6 Cepheiden folgen sie einem
strengen, periodischen Lichtwechsel, weshalb auch sie als Standardkerze fiir Entfernungs-

berechnungen gelten, jedoch fiir kleinere Distanzen als bei den 6 Cepheiden.
Mira Sterne

Ebenfalls im Riesenast zu finden sind die sogenannten Mira Sterne, benannt nach ihrem
Protostern Mira im Sternbild Walfisch. Diese roten Uberriesen mit spitem Spektraltyp M,
S oder C zéhlen zu den langperiodischen (radialen) Pulsatoren, da ihre Perioden von 80

bis zu 1.000 Tagen reichen kénnen. Typisch fiir diese Sterne sind Molekiilabsorptionslinien

!Die Unterscheidung zwischen radialen und nicht-radialen Pulsationen erfolgt in Kapitel 2.4.3.
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im Spektrum und ihre starken stellaren Winde. Ein ebenfalls auffilliges Merkmal dieser
Sterne sind ihre groflen Pulsationsamplituden. Da kleine Temperaturéinderungen bei Mira
Sternen schon starke Anderungen der Helligkeit hervorrufen, kénnen Mira Sterne um eine

Amplitude von bis zu 10 mag pulsieren.

2.3.2 WeiBBe Zwerge als Pulsatoren

Forschungsergebnisse berichten, dass auch weifle Zwerge Pulsationen hauptséchlich in

nicht-radialen Pulsationsmoden aufweisen.

DA - Verdnderliche (DAVs / ZZ Ceti Sterne)

Die ZZ Ceti Sterne sind weifle Zwerge, in deren Hiille noch Wasserstoff enthalten ist.
Sie stehen am Ende der Abkiihlungssequenz von weiflen Zwergen, sind somit im HRD
auf der Verlangerung des Instabilitdtsstreifen der 6 Cepheiden nach unten zu finden. Thre
Effektivtemperatur betragt ~ 12.000K.

DO - Veridnderliche (DOVs) und GW - Vir Sterne

Die DOVs als auch die GW - Vir Sterne befinden sich am heiflen Ende der Abkiihlungsse-
quenz fiir weifle Zwerge. Daher betragen ihre Temperaturen 80.000K < 7.5y < 140.000K.
Sie konnen bis zu 125 verschiedene Pulsationsmoden gleichzeitig aufweisen und haben

Perioden von 3 bis 10 Minuten.

2.3.3 Pulsatoren auf der Hauptreihe

Auch die Sterne auf der Hauptreihe, dem Herzstiick des HRD, kénnen pulsieren.

Solarlike Pulsatoren

Ende der 50er, Anfang der 60er Jahre geriet die Sonne mehr und mehr in den Mittelpunkt
astronomischer Forschung. Der US-Professor Robert Leighton untersuchte zu dieser Zeit
die Geschwindigkeiten von Gasen auf der Oberfliche der Sonne. Spéter sollte sich heraus-
stellen, dass die Sonne gewissen Eigenschwingungen unterliegt, deren Perioden im Bereich
von 5 Minuten liegen. Dies war die Geburtsstunde der Helioseismologie, der Wissenschaft
iiber die Oszillationen in der Sonne. Durch diese nicht-radialen, akustischen Schwingun-

gen lassen sich Riickschliisse auf den inneren Aufbau der Sonne ziehen, welche mit bereits
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vorhandenen, berechneten Modellen verglichen werden kénnen. Auch andere Sterne, die
sich im HRD auf der Hauptreihe in ndherer Umgebung von unserer Sonne befinden, zeigen

solche Arten von Pulsationen. Sie alle zéhlen zu den sogenannten Solarlike Pulsatoren.
d Scuti Sterne (4 Sct)

Die ¢ Scuti Sterne werden auch Zwerg Cepheiden genannt, da sie sich auf der Hauptreihe
genau dort befinden, wo sich die Hauptreihe mit dem Instabilitétsstreifen der § Cepheiden
kreuzt. Diese Hauptreihensterne der Spektralklassen A bis F zeigen nicht-radiale Pulsa-
tionen mit kleinen Amplituden (~ 0.8 mag) und Perioden unterhalb von 0.3 Tagen. Vor
allem bei dieser Klasse von pulsierenden Sternen sicht man meist Kombinationen (Inter-

ferenzen) von Grund- und Oberschwingungen.
3 Cephei Sterne (8 Cep)

Die B Cephei Sterne wurden nach ihrem Protostern § Cephei benannt und liegen im
oberen Teil der Hauptreihe. Diese heiflen, schweren Sterne strahlen vor allem im UV
Bereich und zeigen Pulsationsperioden von wenigen Stunden mit Amplituden bis zu 0.2

mag.
Slowly pulsating B Sterne (SPB)

Der in dieser Zulassungsarbeit behandelte Stern 18 Peg gehort zu der Gruppe der Slowly
pulsating B Sterne (SPB), er ist also im oberen, leuchtstarken Bereich der Hauptreihe zu
finden.

Die SPB Sterne sind Hauptreihensterne mit der Spektralklasse B, wie der Name schon ver-
muten lasst. Sie befinden sich also am heifleren Ende der Hauptreihe im HRD, jedoch noch
unter den [ Cephei Sternen. Sie zeigen mit ihren multiperiodischen Pulsationen sowohl
Helligkeits- und Farbverédnderungen als auch Linienprofilvariationen in ihrem Spektrum
und sind daher ein interessantes Zielobjekt fiir die Asteroseismologie. Erstmals wurde
diese Klasse von pulsierenden Sternen von C. Waelkens [1991] anhand von Auswertung
photometrischer Daten definiert. Der Prototyp der SPB Sterne ist der Stern 53 Persei,
weshalb fiir diese Sterne auch der Begriff 53 Persei variable vorkommt. Generell handelt
es sich bei SPB Sternen um B-Klasse-Sterne mit Massen von 3My < M < 12M,,, die eine
langsame Eigenrotation besitzen.

SPB Sterne sind nicht-radiale Pulsatoren, die mit multiperiodischen g Moden in Perioden
von 0.4 bis 6 Tagen schwingen. Daher stammt das , slowly pulsating® im Namen, weil
sie langsamer als die § Cepheiden pulsieren. Der Antriebsmechanismus ist bei den SPB

Sternen der x - Mechanismus.
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2.4 Eigenschaften von Sternpulsation

In diesem Kapitel soll die Physik der Sternpulsation erklart werden.

2.4.1 Eigenschwingungen

Jeder Korper, der in Schwingung versetzt wird, weist eine Eigenschwingung auf. Dies ist
eine Schwingung, die ein schwingungsfiahiges System bevorzugt einnimmt. Individuelle Ei-
genschwingungen sind charakteristisch fiir jeden individuellen Kérper und werden durch
seine Form und seine Eigenschaften, also nur durch Randbedingungen, geprégt. Oft tre-
ten unter den Eigenschwingungen stehende Wellen auf, die sich aus Uberlagerung zweier
gegenlaufiger Wellen gleicher Frequenz und Amplitude ergeben. Beispielsweise kann man
zum naheren Verstdndnis das Schwingen einer Saite (z.B. einer Gitarre) betrachten, wie
in Abb. 2.9 dargestellt (1dim). Eine stehende Welle besteht aus Knotenpunkten, an deren
Stellen die Auslenkung der Welle stetig null ist, und schwingenden Wellenbrduchen, an
deren Stellen die Schwingung maximale Amplitude erreicht. Wie bereits erwéahnt, hiangen
Eigenschwingungen nur von den Randbedingungen ab, so ist in Abb. 2.9 eine schwingen-
de Saite mit einem freien Ende (2.9 a) und einem festen Ende (2.9 b) dargestellt. Die
Randbedingungen fordern an das freie Ende einen Wellenbauch, an das feste Ende einen

Knotenpunkt. Dies verdeutlicht, dass die Randbedingungen Einfluss auf die Eigenschwin-

gung haben.
freies Ende festes Ende
/

Abbildung 2.9: FEigenschwingung einer Saite mit freiem und festem Ende, Bildvariation
von Meschede and Gerthsen [2010]

2.4.2 Moden

Eine charakteristische Eigenschaft der Eigenschwingungen sind die sogenannten Moden.
Dies bedeutet, dass man die Anzahl der Knotenpunkte in einem gewissen Léngenbereich
zéhlt. Je mehr Kontenpunkte sich in diesem Langenintervall befinden, desto hoher ist die
Mode.

31



KAPITEL 2. ALLGEMEINE PHYSIKALISCHE GRUNDBEGRIFFE UND PHANOMENE
AUS DER STELLARASTRONOMIE

In Abb. 2.10 ist oben die Grundschwingung und die ersten drei Oberschwingungen einer
schwingenden Saite eingezeichnet, jeweils einmal mit festem (2.10 a) und freiem (2.10
b) Ende. Gelangt man jeweils zu der nidchst hoheren Mode, so erhilt die Schwingung im
gleichen Bereich einen Knotenpunkt und einen Schwingungsbauch mehr. Durch verkiirzen
sich die Wellenldnge und die Amplituden der Welle.

1. Eigenschwingung Wlfreies Ende festes Ende
Grundschwingung

2. Eigenschwingung
1. Oberschwingung

3. Eigenschwingung
2. Oberschwingung

4. Eigenschwingung
3. Oberschwingung

Abbildung 2.10: Verschiedene Moden einer schwingenden Saite, Bildvariation von Me-
schede and Gerthsen [2010]
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2.4.3 Mehrdimensionale Schwingungen

Schwingungen sind auch in hoheren Dimensionen moglich.

2-dimensionale Schwingungen

Ein Beispiel fiir eine 2-dimensionale Schwingung ist eine schwingende Membran einer
runden Trommel. In Abbildung 2.11 wird die Grundschwingung dieser Trommel gezeigt.
Dabei schwingt die Membran mit einem Schwingungsbauch. Ein Knotenpunkt wird bei
einer 2-dimensionalen Schwingung zu einer Knotenlinie, welche im Fall der Grundschwin-

gung den Rand der Trommel darstellt.

O00OOC

N

N

Abbildung 2.11: Schwingung einer Trommelmembran aus der Vogel- und der Seitperspek-
tive

Betrachtet man die Oberschwingungen einer 2-dimensionalen Schwingung, so unterschei-
det man zwischen radialen und nicht-radialen Schwingungen. Die Oberschwingungen wer-
den folglich als Tupel (r,n) durchgezihlt, wobei an erster Stelle (r,*) die radiale Ober-

schwingung, an zweiter Stelle (x,n) die nicht-radiale Oberschwingung steht.

Radiale Oberschwigungen (2dim)

In Abbildung 2.12 werden die ersten vier radialen Oberschwingungen der Trommelmem-
bran gezeigt. Wiederum gewinnt jede néchst hohere Oberschwingung eine Knotenlinie und
einen Schwingungsbauch mehr als die vorherige. Die Knotenlinien bilden charakteristisch

fiir radiale Oberschwingungen konzentrische Kreise.

(0,0) (1,0) (2,0) (3,0) (4,0)

Abbildung 2.12: Radiale Moden einer schwingenden Trommelmembran
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Nicht-radiale Oberschwigungen (2dim)

In Abbildung 2.13 werden die ersten vier nicht-radialen Oberschwingungen der Trom-
melmembran gezeigt. Im Gegensatz zu den radialen Oberschwingungen bilden die Kno-
tenlinien keine konzentrischen Kreise, sondern den Durchmesser der Kreisoberfliche der
Trommel. Jede nichst hohere Oberschwingung erhélt eine Knotenlinie mehr, welche zu-

sammen die Kreisfliche der Trommel in paarweise flichengleiche Kreissegmente zerlegen.

(0,0) (0,1) (0,2) (0,3) (0,4)

Abbildung 2.13: Nicht-radiale Moden einer schwingenden Trommelmembran

Kombinierte Oberschwigungen (2dim)

Natiirlich sind bei der 2-dimensionalen Oberschwingungen auch Kombinationen aus ra-
dialen und nicht-radialen Schwingungen moglich. Abb. 2.14 zeigt die 16 verschiedenen
Kombinationsméglichkeiten der ersten vier radialen und nicht-radialen Oberschwingun-

gen.

3-dimensionale Schwingungen

Sterne sind 3-dimensionale Korper, somit haben sie auch die Moglichkeit, in alle drei
Raumrichtungen zu schwingen. Daher werden die Moden nun als Trippel (n, [, m) geschrie-
ben. n sind die Knotenflachen, die konzentrischen Kugelschalen um den Mittelpunkt des
Sterns bilden. [ beschreibt die Anzahl aller Knotenflichen, die in der Ebene parallel oder
senkrecht zur Achse des Sterns stehen und m beschreibt die Anzahl der Knotenflichen
von [, die senkrecht zur Aquatorialebene stehen.

Da ein Stern als Sphére angenommen wird, werden folglich alle mathematischen Beschrei-

bungen der Sternschwingung in Kugelkoordinaten angegeben.

2.4.4 Radiale und Nicht-radiale Pulsation bei Sternen

Generell wird, wie auch schon bei den 2-dimensionalen Schwingungen, zwischen radialer

und nicht-radialer Pulsation unterschieden.
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(1,1) (1,2) (1,3) (1,4)
D ®® &
(2,1) (2,2) (2,3) (2,4)
©©®®E®
(3,1) (3,2) (3,3) (3,4)
CRCNCH
(4,1) (4,2) (4,3) (4,4)
©© 6@

Abbildung 2.14: Kombinierte Moden einer schwingenden Trommelmembran

Radiale Pulsation

Bei radialen Pulsationen spricht man auch von Volumenverdnderlichen, da der Stern sich
iiber einen gewissen Zeitraum periodisch aufbldht und sich wieder zusammenzieht. Der
Parameter [ nimmt bei einem radial schwingenden Stern stets den Wert 0 an. Somit gilt
wegen —l < m < [ auch m = 0. Somit nimmt der radiale Pulsator nur Werte in n an.
Die simpelste Schwingung, die ein Stern haben kann, ist die radiale Grundschwingung
(0,0,0), in der sich das Volumen des gesamten Sterns periodisch um sein hydrostatisches
Gleichgewicht expandiert und kontrahiert (siehe Abb. 2.15).

Je hoher die Moden in (n, 0, 0) werden, desto mehr konzentrische Kugelschalen findet man
innerhalb des Sterns, die sich in Ruhe befinden und deren schwingende Bereiche zwischen

ihnen die Sternpulsation ausmachen (siche Abb. 2.16).

Nicht-radiale Pulsation

Bei nicht-radialer Pulsation behélt der schwingende Stern seinen mittleren Sternradi-

35



KAPITEL 2. ALLGEMEINE PHYSIKALISCHE GRUNDBEGRIFFE UND PHANOMENE

AUS DER STELLARASTRONOMIE

Abbildung 2.15: Radiale Pulsation eines Sterns mit Mode (0,0,0)

VIO

(0,0,0) (1,0,0) (2,0,0) (3,0,0)

(0,0,0)

Abbildung 2.16: Verschiedene Moden einer radialen Pulsation

us bei, nur seine Oberfliche schwingt. Man spricht also von Formuverdnderlichen. Diese
nicht-radialen Moden lassen sich mit Hilfe von Kugelflichenfunktionen beschreiben. Die
Parameter [ und m der Kugelflachenfunktionen werden wie oben beschrieben verwendet.
Diese durch [ und m beschriebenen Knotenlinien teilen die Sternoberflache in dquivalente
Kugelsegmente auf, deren Oberfliche zwischen den Knotenlinien schwingen. In Abb. 2.17

werden die untersten Moden bis einschlielich (0,3,3) gezeigt.

18 Peg zeigt vor allem nicht-radiale Schwingungen auf.

2.4.5 Antriebsmechanismus

Stellt man sich ein Fadenpendel vor, das ausgelenkt und losgelassen wird, so pendelt es
um seinen Ruhepunkt mit abnehmender Amplitude (aufgrund der Reibung), bis es diesen
Ruhepunkt wieder erreicht hat. Eine Sternpulsation ist ebenfalls eine Schwingung um
seine Gleichgewichtslage nach einer statistisch zufélligen Abweichung vom hydrostatischen
Gleichgewicht, die ebenfalls, wie beim Fadenpendel, zum Erliegen kommen wiirde. Da
jedoch Sternpulsationen iiber Jahre hinweg bestehen und untersucht werden kénnen, muss
es einen Antriebsmechanismus geben, der das Schwingen des Sterns immer weiter antreibt.

Im Falle eines SPB Sterns ist das der sogenannte k - Mechanismus.

Opazitit &

Die Opazitdat x ist eine physikalische Grofie, die beschreibt, wie viele Photonen beim

Passieren eines Mediums in diesem absorbiert werden, was in Abb. 2.18 dargestellt wird.
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(0,1,0) (0,1,1)

@ J U

(0,2,0) (0,2,1) (0,2,2)
"llll’ d (||II')

(0,3,0) (0,3,1) (0,3,2) (0,3,3)

Abbildung 2.17: Verschiedene Moden einer nicht-radialen Pulsation

Daher wird « auch als Absorptionskoeffizient bezeichnet. Die Opazitéit beschreibt das
Maf} der Lichtundurchlassigkeit eines Mediums. Sie ist dementsprechend das Gegenteil
der Transparenz. x wird ein Einheiten von em?¢g~! angegeben.

Die Opazitit wird meistens iiber die mittlere freie Weglinge definiert. Die mittlere freie
Weglénge beschreibt die Strecke, die ein Teilchen, in diesem Fall also ein Photon, in einem
Medium durchschnittlich zuriicklegt, bevor es zu einem Wechselwirkungsprozess mit einem
anderen Teilchen kommt. Da Druck und Temperatur die mittlere freie Weglénge erheblich
beeinflussen, wird die Opazitdt als Funktion dieser beiden Gréfien ausgedrﬁckt’ /f(p, T).

Des Weiteren ist die Opazitit auch wellenléingen- bzw. frequenzabhénging: k(

0% Opazitat 109%)

Abbildung 2.18: Opaszititsdiagramm

Generell lassen sich die Wechselwirkungsprozesse, die die mittlere freie Weglénge und so-
mit auch die Opazitéat ausmachen, in vier Kategorien unterteilen, die in Abb. 2.19 grafisch

dargestellt werden:
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Bound - Bound - Absorption: Die Bound - Bound - Absorption beschreibt die Ab-
sorption eines Photons durch ein Atom, wobei ein gebundenes Elektron auf ein hoheres
Energieniveau gehoben wird. Das Endprodukt ist ein angeregtes Atom. Die Energie des

Photons entspricht dabei der Energiedifferenz der beteiligten Energieniveaus.

Bound - Free - Absorption: Die Bound - Free - Absorption beschreibt die Absorption
eines Photons durch ein Atom, wobei ein gebundenes Elektron freigesetzt wird. Das End-
produkt ist ein Ion und ein freies Elektron. Die Energie des Photons entspricht dabei der

Summe aus der Bindungsenergie und der kinetischen Energie des Elektrons.

Free - Free - Absorption: Die Free - Free - Absorption beschreibt die Absorption eines
Photons durch ein freies Elektron. Das Endprodukt ist das energiereichere, freie Elektron.

Die Energie des Photons entspricht dabei der kinetischen Energie des Elektrons.

Electron Scattering: Die Elektronenstreuung bezeichnet die Streuung eines Photons an
einem freien Elektron. Dabei findet ein Energieaustausch der beiden Teilchen statt, wobei
das Photon nach dem Stofl energiedrmer, also langwelliger, ist, da es einen Teil seiner

Energie dem Elektron als kinetische Energie mitgibt. [Kippenhahn et al., 2012]

Vor den Stof3:

Bound Bound Bound Free Free Free S]EC]zll?:%gII.‘(i)rrllg

Abbildung 2.19: Vier Stofiprozesse, die die Opazitéit charakterisieren
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Der k - Mechanismus

Dieser Antriebsmechanismus fiir eine Schwingung ist nach dem griechischen Buchstaben

k benannt, der fiir die physikalische Grofle der Opazitéit steht. Somit ist die Opazitéat der

ausschlaggebende Grund fiir das Nichtversiegen der Pulsation.

In Abb. 2.20 wird dieser Mechanismus anhand einer radialen Pulsation dargestellt. Er ist

vergleichbar mit dem Mechanismus einer Dampfmaschine.
Die einzelnen Stadien der Pulsation werden der Abb. 2.20 folgend beschrieben. Ebenfalls

wird die Opazitét der einzelnen Stadien schematisch dargestellt.

©

©-O®

Stadium des hydrostatischen Gleichgewichts

Der Stern befindet sich im hydrostatischen Gleichgewicht (lila gestrichel-
te Kreise). Also herrscht ein Kréftegleichgewicht zwischen Gravitationskraft
(blaue Pfeile) und Strahlungsdruck (rote Pfeile), welcher durch die Kernfusi-
on im Zentrum des Sterns entsteht. Dadurch bleibt der mittlere Sternradius

R konstant.
Durch statistische Fluktuationen kann das hydrostatische Gleichgewicht

gestort werden. Es kommt zur Kompression oder Expansion. Normalerwei-
se wird das Gleichgewicht schnell wieder eingestellt. Falls eine Kompression
eintritt, folgt der nichste Schritt.

Stadium der Kompression

Der Sternradius nimmt wéahrend der Kompression (blaue Pfeile) ab. Dabei
steigen Druck und Temperatur im Inneren des Sterns. Dies kann zur Folge
haben, dass auch die Opazitiat x ansteigt.

Stadium der maximalen Opazitit &

Der Stern erreicht seinen minimalen Radius. Wenn die Opazitit x ansteigt,
wird Energie im Sterninneren angestaut, da die Strahlung nicht mehr nach
auflen gelangt. Aufgrund der erhohten Absorption erhéht sich auch der
Strahlungsdruck. In diesem Stadium wirkt auch der Opacity Bumb, der die
Pulsation aufrecht erhélt.

Stadium der Expansion

Der Strahlungsdruck iiberwiegt der Gravitation, weshalb es zur Expansion
(rote Pfeile) kommt.
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@ Stadium der Expansion / Uberschwingen
Aufgrund der Trigheit der Masse kommt es zum Uberschwingen des Sterns.
Der Sternradius expandiert iiber den Radius des hydrostatischen Gleichge-
wichts hinaus. Wahrend der Radius des Sterns sich erhcht, verringern sich
Druck und Temperatur, was wiederum minimierende Auswirkungen auf die
Opazitiat k haben kann. Dieses Verhalten der Opazitit x ist Voraussetzung
fiir das Stoppen der Expansion.

@ Stadium der minimalen Opazitit &
Da die Opazitidt s sich mit zunehmendem Sternradius verringert, gelangt
mehr Strahlung nach auflen. Folglich sinkt der Strahlungsdruck, bis die Gra-
vitation iiberwiegt. Der Stern erreicht seinen maximalen Radius.

@ Stadium der Kompression
Da die Gravitationskraft starker ist als der Strahlungsdruck, kommt es zur
Kompression und somit zur Verringerung des Sternradius.

@ Stadium der Kompression / Unterschwingen
Aufgrund der Tragheit der Masse gelangt der Sternradius unterhalb dem
Radius des hydrostatischen Gleichgewichts. Der Zyklus beginnt von vorn.

Tonisationszonen

Die Frage, die sich stellt, ist, warum nicht alle Sterne durch den x - Mechanismus zur
Pulsation angetrieben werden.

In Abb. 2.21 wird ein Diagramm gezeigt, in dem das (logarithmische) Verhalten der Opa-
zitét s iiber die Temperatur log(T') und iiber log (p/T3) gezeigt wird, wobei Ty = T'/10°
eine Temperatur-, p eine Dichteangabe ist. Beim Betrachten des Diagramms fallen drei
Anstiege der Opazitdat auf. Diese Anstiege konnen den Ionisationszonen von Wasserstoff
H, Helium He und der Eisengruppe Z zugeordnet werden.

Temperatur und Druck sind innerhalb eines Sterns nicht konstant, sondern sind vor al-
lem vom Abstand zum Sternzentrum abhéngig. In bestimmten Regionen im Sterninneren
sind Temperatur und Druck passend, dass die Atome zum Teil ionisiert werden kénnen,
wéhrend in den benachbarten Regionen vollstindige Ionisation oder atomare Zusténde
vorliegen. Genau diese Zonen, in denen sowohl Ionen als auch Atome im Sterninnern vor-
liegen konnen, nennt man lonisationszonen.

Metallionen zeigen andere elektronische Eigenschaften auf als deren Atome. Daher kommt
es in den Metallionisationszonen zu erhchter Absorption der radiativen Strahlung aus dem
Sternzentrum, was folglich zu einem hohen Wert der Opazitét « fiihrt.

Befindet sich Stadium 2 des x - Mechanismus in einer der lonisationszonen, kommt es

zu einem Bump. Dieser Bump ist vergleichbar mit einem Mechanismus, der einem Fa-
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denpendel bei seiner maximalen Auslenkung Energie hinzufiigt, so dass seine Pulsation
nicht versiegt. Wie im vorherigen Kapitel beschrieben, ist in Stadium 2 der Opazitétswert
x maximal. In Kombination mit einer Ionisationszone ist die Absorption der aus dem
Sterninneren kommenden Strahlung so hoch, dass die Energie der Strahlung durch einen
Bump in kinetische Energie der Pulsation umgewandelt wird. Durch diesen Bump wird

das Versiegen der Pulsation verhindert.

Bei SPB Sternen, wie 18 Peg, ist der Z-Bump hauptverantwortlich fiir die Pulsation. Die
Ionisationszone der Eisengruppe liegt bei ~ 200.000K . Die erhohten x Werte stammen

von elektronischen Ubergéngen der Ionen der Eisengruppe.

2.4.6 p-Moden und g-Moden

In der Asteroseismologie unterscheidet man zwischen zwei Typen von Pulsationen, die sich
in der Riickstellkraft unterscheiden: den p-Moden und g-Moden. Thre Ausbreitungsverlaufe
im Stern werden in Abb. 2.22 gezeigt.

p-Moden

Das p der p-Moden steht fiir pressure, da die riickstellende Kraft bei p-Moden der Druck
ist. Generell ist dieser Pulsationstyp mit Schallwellen vergleichbar, da Schall ebenfalls eine
Druckénderung darstellt. P-Moden sind vor allem an vertikalen Gasbewegungen beteiligt

und reagieren empfindlich auf Bedingungen in den &ufleren Teilen des Sterns.

g-Moden

G-Moden basieren dagegen auf Gravitation (g fiir gravity), denn die Riickstellkraft ist
bei diesem Pulsationstyp der Auftrieb. Vor allem horizontale Gasbewegungen sind cha-
rakteristisch fiir g-Moden, vergleichbar mit Meereswellen. Da sie hauptséichlich auf Be-
dingungen an inneren Bereichen von Sternen sensitiv reagieren, ist die Untersuchung des
Sterninneren mittels der g-Moden von Interesse, da die Ausbreitung der Wellen im Kern-
bereich stattfindet (siehe Abb. 2.22) [Aerts et al., 2010].

Der in dieser Zulassungsarbeit untersuchte Stern 18 Peg ist ein B-Hauptreihenstern, also
ein Stern mit konvektivem Kern und radiativer Hiille. Er zeigt hohere g-Moden auf, die
ausgewertet werden konnen, um das Sterninnere zu untersuchen, insbesondere die Grofie

des konvektiven Kerns und die Ubergangszone zwischen Kern und radiativer Hiille.
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2.4.7 Modenidentifikation der Sternpulsation

In Aerts et al. [2010] werden drei Analysetechniken beschrieben, wie man die Moden
einer Sternpulsation identifizieren kann: Photometrie, hochauflosende Spektroskopie und

eine Kombination aus den ersten beiden Methoden.

Photometrie

Wiéhrend einer Pulsationsphase &ndert ein pulsierender Stern seine Temperatur und Geo-
metrie, was zu einer Variation der Helligkeit fiihrt. Aus den periodischen Helligkeits-
schwankungen des Sterns lédsst sich dann auf seine Moden schlieen. Da jedoch diese
Methode in dieser Zulassungsarbeit nicht angewendet wurde, wird sich auf die Methode

der hochauflésenden Spektroskopie konzentriert.

Hochaufl6sende Spektroskopie

Um die Pulsationsmoden zu identifizieren, werden bei dieser Methode hochaufgeloste
Spektren ausgewertet. Durch die Pulsationsmoden entstehen radiale Bewegungen, die
durch den Dopplereffekt in den Absorptionslinien sichtbar werden. Dadurch verlieren die
Linien im Sternspektrum ihre charakteristische Gaussform. Sie variieren periodisch mit

der Pulsationsperiode.

Um auf die Moden des Sterns schlieBen zu koénnen, wird ein Pulsationsmodell an die
gemessenen Spektren gefittet. Dazu wird die Sternoberfliche in Elementarfiichenstiicke
(meist 5.000 oder mehr) unterteilt und fiir jedes Flachenstiick die radiale Geschwindig-
keit und somit die dopplerverschobene Absorptionslinie zu gegebenen Modeparametern
berechnet. Die Absorptionslinie des integrierten Sternspektrums ist dann eine Superpo-
sition der einzelnen Linien. Das daraus berechnete Modellspektrum wird dann an die
beobachteten Daten gefittet und die Giite des Fittes bestimmt.

Diese Methode wurde zur Auswertung der Daten von 18 Peg verwendet.

Kombination aus Photometrie und hochauflésender Spektroskopie

Eine Kombination aus den beiden ersten Methoden ist auch méglich. Durch Ubereinstimmung
der Auswertungen zweier verschiedener, unabhéngiger Auswertemethoden erhofft man

sich hohere Genauigkeit.
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Stern im hydrostatischem Gleichgewicht
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Abbildung 2.20: Verlauf des x - Mechanismus
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Abbildung 2.21: Opazitédt log(k) iiber Temperatur log(7) und Druck/Temperatur
log(p/Tg) [Pamyatnykh, 1999]

Abbildung 2.22: Ausbreitung einer Pulsationswelle bei einer p Mode (a) und einer g Mode
(b) [Cunha et al., 2007]
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KAPITEL 3. DATENGRUNDLAGE DIESER ZULASSUNGSARBEIT

Fiir diese Zulassungsarbeit wurden Spektren zweier verschiedener Observatorien getrennt
ausgewertet. Die Observatorien, deren technische Ausriistung und die Datenreduktion soll

in diesem Kapitel erklart werden.

3.1 Beschreibung und Funktionsweise des Teleskops

In beiden Observatorien werden Teleskope des Ritchey-Chrétien-Cassegrain-Typs verwen-
det. Dies ist eine Variation des klassischen Cassegrain-Spiegelteleskops, in dem zwei hy-
perbolische Spiegel statt einem konkav-parabolischen Hauptspiegel (Primérspiegel) und
einem konvex-hyperbolischen Fangspiegel (Sekundirspiegel) Anwendung finden. Durch
diese Bauart wird eine komafreie Abbildung ohne Verwendung weiterer Korrekturinstru-
mente erreicht. Da das Herstellen von hyperbolischen Spiegeln hohe technische Anspriiche
und grofle Prézision erfordert, unterliegt diese Bauart hauptsédchlich den grofien Appa-
raturen fiir die astronomische Wissenschaft. Bekannte Vertreter dieser Teleskopbauart
sind die 8.2m Teleskope des VLTs am Paranal-Observatorium in Chile und das Hubble-

Weltraumteleskop mit einem 2.4 m Hauptspiegeldurchmesser.

In Abb. 3.1 ist schematisch der Strahlengang in einem Ritchey-Chrétien-Cassegrain-
Teleskop dargestellt. Wie auch bei einem klassischen Cassegrain-Teleskop féllt das einfal-
lende Licht auf den Primérspiegel, der jedoch beim Ritchey-Chrétien-Cassegrain-Teleskop
konkav-hyperbolisch geformt ist. Die vom Priméarspiegel gebiindelten Strahlen werden
dann iiber den konvex-hyperbolischen Sekundirspiegel auf eine Offnung im Primérspiegel
fokussiert. Dort konnen dann weitere Instrumente (z.B. ein Spektrograph) angebracht

werden.

Abbildung 3.1: Schematische Abbildung des Strahlengangs in einem Ritchey-Chrétien-
Cassegrain-Teleskop [wik, 2018]
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3.2 Grundlegende Details

Die Datengrundlage dieser Arbeit bilden Spektren des Sterns 18 Peg, die zum einen mit
dem Very Large Telescope (VLT) an der Furopdische Stdsternwarte (ESO) in Chile, zum
anderen mit dem Mercator Telescope des Instituut voor Sterrenkunde, KU Leuven in La
Palma (Spanien) aufgenommen worden sind. Die Spektren, die an der ESO aufgenommen
wurden, werden folglich als UVES-Spektren, die aus La Palma als HERMES-Spektren be-

zeichnet. Eine Zusammenfassung der Daten findet man in Tabelle 3.1 und 3.2.

Die Europiische Siidsternwarte (ESO)

Die Européische Siidsternwarte (ESO) ist eine internationale Organisation fiir astronomi-
sche Wissenschaft. Das Hauptziel der ESO ist es, leistungsfahige, bodengebundene astro-
nomische Observatorien zu bauen und zu betreiben, um damit astronomische Forschung

zu unterstiitzen.

Die Atacama-Wiiste in Chile ist der Standort der ESO Teleskope, welche an den drei
Orten La Silla, Chajnantor und auf dem Paranal verteilt sind. Auf dem 2600 m hohen
Paranal befindet sich das Very Large Telescope, das bis jetzt groBite, bodengebundene
Spiegelteleskop der Welt ist. Ab 2024 soll ein neues Teleskop, das Eztremely Large Teles-
cope (ELT), in Betrieb genommen werden, das mit einem Hauptspiegeldurchmesser von
39 m die Grofe des VLT noch iibertreffen soll [ESO, 2019].

Very Large Telescope (VLT)

Européische Siidsternwarte

Das VLT besteht aus vier Hauptteleskopen, deren Hauptspiegel einen Durchmesser von
8.2m messen, und vier beweglichen Hilfsteleskopen mit 1.8 m Durchmesser. Durch das
Zusammenschalten der einzelnen Teleskope konnen diese als Interferometer genutzt wer-

den.

Die Nutzung der 8.2 m-Hauptteleskope als Einzelteleskop lassen bei einstiindiger Belich-
tungszeit zu, Himmelsobjekte dreiffigster Groflenklasse aufzulosen. Zum Vergleich: Das
menschliche Auge kann am néchtlichen Himmel ohne Hilfsmittel nur Objekte gerade noch
wahrnehmen, die vier Milliarden mal heller leuchten. Diese Eigenschaften machen das VLT

zu einem der hochstentwickelten optischen Instrumente der Welt [ESO, 2019].
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Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES)

Européische Siidsternwarte

UVES ist ein Echelle-Spektrograph, der an einem der vier Hauptteleskope (Teleskop UT2,
Kueyen) des VLT angebracht ist. Ein Strahlteiler verteilt das einfallende Licht entweder zu
einem roten (rot-bis-optisch sichtbar) oder zu einem blauen (blau-bis-UV) Arm geschickt.
In jedem dieser Arme sind zwei zueinander senkrechte Gitter eingebaut, die das Licht mit

hoher spektraler Auflosung (80.000 - 110.000) beugen [ESO, 2019].

In Tabelle 3.1 sind alle wichtigen Daten der ESO-Spektren aufgelistet.

Tabelle 3.1: Daten zu den ESO-Spektren

Observatorium Européische Siidsternwarte (ESO)

Standort Atacama-Wiiste (Chile)

Teleskop Very Large Telescope (VLT)

Bauart Ritchey-Chrétien-Cassegrain-Spiegelteleskop

@ Hauptspiegel (4 Stiick) | 8.20 m

Spektrograph Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES)
Typ Cross-dispersed echelle spectrograph
Wellenléngenabdeckung: 2287?(1)8 On;nm(lzilelz ZII“II?I))

Spektrale Auflosung: bis 80.000 (blue arm) — 110.000 (red arm)

Instituut voor Sterrenkunde, KU Leuven

Das Instituut voor Sterrenkunde der belgischen KU Leuven ist eine Abteilung des De-
partments fiir Physik und Astronomie der Fakultédt fiir Naturwissenschaften innerhalb
der Gruppe ,,Wissenschaft und Technologie“. Das Institut arbeitet vor allem im Bereich
der verdnderlichen Sterne und der Asteroseismologie, bei deren Forschungen Teleskope
in Sternwarten weltweit und im Weltraum eingesetzt werden. Diese astronomische For-
schungseinrichtung betreibt das 1.2 m-Mercator-Teleskop am La Palma Observatory auf
den Kanarischen Inseln (Spanien) [IoA, 2019].

Das Mercator-Telescope

Instituut voor Sterrenkunde, KU Leuven

Das Mercator-Telescope befindet sich 2333 m iiber dem Meeresspiegel am Observatorium
Roque de los Muchachos auf La Palma (Kanarische Inseln, Spanien). Seit 2001 ist es in

Betrieb fiir wissenschaftliche Beobachtungen.

Der Durchmesser des Hauptspiegels betragt 1.2 m. In Kombination mit dem Sekundérspiegel
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von 0.3m hat dieses halbautomatische Spiegelteleskop eine Brennweite von 14.4m. Die

Bauart ist vom Ritchey-Chrétien-Cassegrain-Typ [Mer, 2019].

Der HERMES-Spektrograph

Instituut voor Sterrenkunde, KU Leuven

Der hochauflésende HERMES-Spektrograph (High Efficiency and Resolution Mercator
Echelle Spectrograph) ist ein Echelle-Spektrgraph, der am Merkator-Telescope angebracht
wurde. Ziel der Verwendung dieses Spektrographen ist es, das Potenzial kleiner, aber fle-
xibler Teleskope in der Beobachtungsastronomie zu nutzen. Mit einer spektralen Auflésung
von 85.000 und einer spektralen Abdeckung von 377 bis 900 nm bei einer einzigen Be-
lichtung ist HERMES ein Instrument fiir Aufnahmen von hochwertigen spektralen Daten

unterschiedlichster Himmelsphdnomene [Raskin et al., 2011].

In Tabelle 3.2 sind alle wichtigen Daten der HERMES-Spektren aufgelistet.

Tabelle 3.2: Daten zu den HERMES-Spektren

Observatorium La Palma Observatory

Standort Kanarischen Inseln (Spanien)

Teleskop Mercator-Telsecope

Bauart Ritchey-Chrétien-Cassegrain-Spiegelteleskop
@ Hauptspiegel 1.20 m

Spektrograph HERMES Spektrograph

Typ Cross-dispersed echelle spectrograph
Wellenléngenabdeckung: | 377 - 900 nm

Spektrale Auflosung: 85.000

Bemerkung: Fiir die Datenauswertung standen deutlich mehr HERMES-Spektren zur
Verfiigung (UVES: 8, HERMES: 46), jedoch zeichnen sich die UVES-Spektren durch eine

héhere Qualitét aus.

20



KAPITEL 3. DATENGRUNDLAGE DIESER ZULASSUNGSARBEIT

3.3 Beschreibung und Funktionsweise des

Echelle-Spektrographen

Die Sternspektren von 18 Peg, die mir zur Auswertung zur Verfiigung stehen, wurden alle
mit einem Echelle-Spektrographen aufgenommen. Diese Bauart von Spektrograph garan-

tiert eine hohes, spektrales Auflésungsvermogen.

Das spektrale Auflosungsvermdgen ist eine Eigenschaft des Spektrographen, Spektrallini-
en, die nahe nebeneinander liegen, getrennt nachzuweisen. Je hoher die Auflosung ist, de-

sto detailreicher ist das Spektrum. Daher sind hohe spektrale Auflésungen wiinschenswert.

Dieses Kapitel stiitzt sich auf die Praktikumsanleitung der Dr. Karl Remeis Sternwarte
Bamberg [Praktikum, 2018].

Die Bauteile des Echelle-Spektrographen sind in Abb. 3.2a schematisch aufgetragen.

Das erste Bauteil, auf das das vom Teleskop gebiindelte Licht trifft, ist ein Spalt. Er
dient zur Abschirmung von unerwiinschtem Streulicht und zur Erzeugung von Kohérenz.
Auflerdem ist der Spalt das mafigebende Bauteil fiir das spektrale Auflésungsvermégen
des Echelle-Spektrographen. Ein weiteres Bauelement des Spektrographen ist der Kolli-
mator. Dies ist eine Linse, deren Abstand zum Spalt genau ihrer Brennweite entspricht.
Dies hat zur Folge, dass der Kollimator die Lichtstrahlen parallelisiert. Das Herzstiick des
Spektrographen ist das Dispersionselement, welches die Funktion hat, das Sternlicht in
seine spektralen Bestandteile zu zerlegen. Als Dispersionselement wird ein Blaze-Gitter
(Reflektionsgitter mit gezackten, verspiegelten Furchen, die an eine Leiter erinnern (fr.
echelle)) verwendet, um in hohen Beugungsordnungen ohne grofie Intensitétsverluste zu
arbeiten. Das spektrale Auflésungsvermogen wird auch durch dieses Bauteil erheblich be-
einflusst. Des Weiteren trifft das spektral zerlegte Licht auf das Kamera-Objektiv, welches
die Lichtstrahlen auf einen CCD-Detektor abbildet. Sie erzeugen das digitale Bild des

Sternspektrums.

Da der Echelle-Spektrograph in hohen Beugungsordnungen und somit bei hohen Blaze-
Winkeln arbeitet, tritt die Problematik auf, dass sich die Spektren der einzelnen Beu-
gungsordnungen iiberlagern. Daher wird ein Querdispersionsgitter' verwendet, das 90°
zu dem Hauptdispersionselement verdreht ist. Dieses Element trennt die einzelnen Beu-
gungsordnungen voneinander, was in Abb. 3.2b dargestellt wird.

Somit entsteht ein Bild des Spektrums, wie in Abb. 3.3. Jede Zeile entspricht einer Beu-

In Abb. 3.2a nicht eingezeichnet.
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Spaltin der
Brennebene
des Teleskops

(a) Schematischer Aufbau eines Spektrographen

Einfallendes Licht

CCD Detektor

Blaze-Gitter

(b) Schematische Anordnung des Haupt- und
Querdispersionselements

Abbildung 3.2: Schematischer Aufaufbau eines Echelle-Spektrographens

gungsordnung. Die Eigenschaften der einzelnen Bauelemente des Spektrographen sind so

gewahlt, dass das Gesamtspektrum aus Teilen der Spektren unterschiedlicher Beugungs-

ordnungen zusammengesetzt wird.

Abbildung 3.3: Sonnenspektrum, aufgenommen mit einem Echelle-Spektrographen

[Baader, 2015]
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3.4 Datenreduktion

Die Rohdaten, die der CCD-Chip dedektiert hat, werden reduziert, bevor sie zur Aus-
wertung verwendet werden konnen. Die Datenreduktion der Spektren erfolgt in folgenden
Schritten [Praktikum, 2018]:

Subtraktion des Dunkelstroms: Durch thermische Anregung im CCD Chip entsteht
ein Storsignal, der sogenannte Dunkelstrom. Er ist aufgrund der endlichen Temperatur
des CCD Detektors auch messbar bei geschlossener Blende und abhéngig von der Belich-
tungszeit. Zur Korrektur dieses kiinstlichen Signals wird der Darkframe, eine Aufnahme
mit selber Dauer und selber Temperatur wie die eigentliche Bildaufnahme, von der Stern-

spektrumsaufnahme subtrahiert.

Entferung von Cosmics: Cosmics sind hochenergetische, kosmische Teilchen. Sie er-
zeugen beim Auftreffen auf den CCD Detektor Storsignale mit hoher Intensitédt meist auf
Grofle eines Pixels. Zur Korrektur wird ein numerischer Filter eingesetzt, der Cosmics
nach bestimmten Kriterien (z.B. Ausdehnung und Stérke des Signals) finden kann und

diese durch einen (lokalen) Mittelwert korrigiert.

Entfernung von Steulicht: Durch Reflexion im Spektrographen oder in der Kamera
kann Sreulicht entstehen. Dabei kann es zur Kontamination der einzelnen, benachbarten
Beugungsordnungen kommen. Durch Messung des Signals zwischen zwei angrenzenden
Ordnungen kann die jeweiligen Intensitit des Streulichts ermittelt und jenes korrigiert

werden.

Flatfieldkorrektur: Innerhalb einer Ordnung nimmt die Intensitédt zu den Seiten hin
stark ab. Hier unterliegt die Intensitat der Blaze-Funktion, die bei der sogenannten Blaze-
Wellenlinge \° in der Mitte der Ordnung ihr Intensitétsmaximum hat. Um ein einheitlich
glattes Spektrum zu erhalten, wird dieser Verlauf druch Division einer Flatfieldaufnah-
me korrigiert. Ein Flatfield ist ein emissions- und absorptionslinienfreies, kontinuierliches
Spektrum. Meistens wird als Lichtquelle eine Halogenlampe fiir die Flatfieldaufnahme

verwendet.

Wellenléngenkalibrierung: Zur Kalibration, also die Zuordnung einer Wellenldnge A
zu einer Pixelposition x, wird eine Vergleichslampe verwendet, deren Emissionslinien sich
iiber das ganze Spektrum verteilen und deren Wellenléngen bekannt sind. Eine Gasent-
ladungsrohre mit Thorium-Argon (ThAr) Fiillgas bietet sich fiir die Herstellung der Dis-

persionsrelation an.
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Rebinning: Beim Rebinning wird das zweidimensionale Bild in eindimensionale Daten-

arrays konvertiert und die Pixelskala durch die Wellenldngenskala ausgetauscht.

Order merging: Das Order merging bezeichnet das Zusammenfiigen der einzelnen Ord-

nungen zu einem Gesamtspektrum. In den Uberlappungsbereichen wird gemittelt.

Normierung: Das Sternspektrum wird normiert. Der Kontinuumsverlauf des Spektrums

wird auf eins gesetzt.
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KAPITEL 4. SPEKTRALANALYSE NACH DEM PULSATIONSMODELL VON
SCHRIJVERS ET AL. [1997]

4.1 Grundlagen des Modells von Schrijvers et al. [1997]

4.1.1 Grundlagen

Grundlegende Idee des Modells:

Nicht-radial pulsierende Sterne variieren in ihrer Form. Charakteristische Eigenschaften
der nicht-radialen Pulsatoren sind also schwingende Sternoberflichen bei konstant blei-
bendem, mittlerem Sternradius. Physikalisch werden diese Oberflichenschwingungen als
Geschwindigkeitsfelder aufgefasst, die durch die Pulsation ausgelost werden. Diese Ge-
schwindigkeitsfelder erzeugen durch den Dopplereffekt periodische Verinderungen in den
Profilen der Absorptionslinien im Spektrum des Sternes, die mess- und auswertbar sind

[Aerts et al., 1992].

Die grundlegende Idee fiir die Datenauswertung in dieser Arbeit ist der Vergleich der
gemessenen, zeitlichen Profilvariationen im Spektrum mit einem theoretischen Modell.
Dafiir wird die x?2,,-Minimierungsmethode angewendet, um den Fit mit der besten Uber-
einstimmung mit den Messdaten zu bestimmen [Aerts et al., 1992]. Durch das Fitten des
theoretischen Modells an die gemessenen Spektren sollen dann die Pulsationsmoden iden-
tifiziert werden [Schrijvers et al., 1997].

Das theoretische Modell nach Schrijvers et al. [1997], welches in meiner Arbeit Anwendung
findet, basiert auf der Storungstheorie. Da die Pulsationen der SPB Sterne sehr geringe
Amplituden aufweisen, rechtfertigt dies die Annahme, die Pulsation der SPB Sterne als
kleine Stérung der Sterne aus ihrem hydrostatischen und thermischen Gleichgewicht zu

beschreiben.

Auftretende Problematiken

Grundsétzlich werden im Modell von Schrijvers et al. [1997] bei der Behandlung von
Sternpulsationen zwei Probleme beschrieben: die Figenrotation des Sterns und die Ein-

deutigkeit der Losung.

Rotation: Im nicht-rotierenden Fall kann die Oberflédche eines nicht-radial schwingenden
Sterns mit einer Kugelflichenfunktion beschrieben werden. Falls der Stern jedoch eine Ei-
genrotation aufweist, treten Corioliskréfte und Zentrifugalkrifte auf. Diese Kréfte haben
einen nicht zu vernachlissigenden Einfluss auf die Pulsation des Sterns, was die mathe-

matische Beschreibung und Untersuchung der Pulsation in rotierenden Sternen deutlich
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erschwert [Aerts and Waelkens, 1993].

Eindeutigkeit der Losung: Die zweite Problematik beschéftigt sich mit der Eindeu-
tigkeit der Losung. Das Modell von Schrijvers et al. [1997], welches in meiner Arbeit
Anwendung findet, beinhaltet viele freie Fitparameter, was die x?_,-Landschaft groff und
uniibersichtlich werden ldsst. Zusétzlich ist die x?, ,-Landschaft sehr zerkliiftet, sodass das
Finden des globalen Minimums durch den Fitalgorithmus nicht eindeutig gewéhrleistet

werden kann.

Annahmen des Modells

Im Modell von Schrijvers et al. [1997] werden folgende Annahmen getroffen:
Atmosphérische Verdnderungen sowie Temperaturschwankungen sollen vernachléssigt wer-
den, sodass die Ursache sémtlicher spektraler Variationen auf der schwingenden Sternober-
fliche dem Dopplereffekt zugeschrieben wird. Eine zusétzliche Annahme nach Schrijvers
et al. [1997] ist, dass die Pulsationsachse der Rotationsachse des Sternes entspricht. Dies
vereinfacht das Modell. Fiir die Stérungsrechnung werden nur Terme 1. Ordnung mitein-
bezogen. Physikalisch bedeutet das, dass das Modell das pulsierende Geschwindigkeitsfeld
eines rotierenden Sterns unter Einbezug der Corioliskraft beschreibt. Die Zentrifugalkraft
wird dagegen vernachléssigt, weshalb das Modell nach Schrijvers et al. [1997] nur fiir
Sterne mit einer langsamen Eigenrotation gilt (Slowly-Rotating-Stars), da bei hoheren
Rotationsgeschwindigkeiten die Zentrifugalkréfte zu sehr Einfluss auf die sphérische Sym-
metrie des Sterns nehmen wiirden, welche das Modell nach Schrijvers et al. [1997] ebenfalls
annimmt. Da die Rotationseffekte die Pulsationseffekte nicht {iberdecken diirfen, muss
Gleichung (4.1) gelten.

Q
— <1, (4.1)
w

wobei % das Verhiltnis der Rotations- zu Pulsationsfrequenz ist.

Restimierend wird nach Aerts and Waelkens [1993] und Schrijvers et al. [1997] also die

Pulsationsgeschwindigkeit auf der Sternoberfliche einer nicht-radialen Mode eines rotie-

renden Sterns untersucht, die in 1. Ordnung zum Verhéaltnis % korrigiert wurde.

4.1.2 Storungsrechnung am Beispiel des Fadenpendels

Da die Formeln der Stérungsrechnung am Beispiel der Sternaufbaugleichungen sehr kom-

pliziert werden, sollen das Vorgehen und Verfahren der Stérungsrechnung anhand des
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Fadenpendels nach Kato [1976] vorgestellt werden.

Das Fadenpendel

I P
" [ _
: Fr
> :
F ' —

" ) = F&)

! %

g N
F : =
G B
(a) Pendel in der Ruhelage (b) Pendel um den Winkel ¢ ausgelenkt

Abbildung 4.1: Veranschaulichung der Pendelauslenkung

In Abb. 4.1a wird ein Fadenpendel mit Fadenldnge [ gezeigt, das sich in der Ruhelage,
also im Kréftegleichgewicht, befindet. Somit ist der Betrag der wirkenden Kréfte (Gravi-
tationskraft ]*TG) nach unten und entlang des Fadens wirkende Gegenkraft ]*TF> nach oben)
gleich: Fy, = Fp.

In Abb. 4.1b ist ein um einen kleinen Winkel ¢ ausgelenktes Pendel abgebildet. Dadurch
%

entsteht eine Riickstellkraft Fg, die zur Gleichgewichtslage gerichtet ist. Beim Loslassen

des Pendels schwingt das Pendel periodisch auf einem Kreissegment in einer vertikalen

Ebene iiber die Ruhelage von Umkehrpunkt zu Umkehrpunkt.

Annahmen

Es werden samtliche Reibungseffekte (z.B. der Luftwiderstand) vernachléssigt, sowie die
Masse des Fadens. Das Massestiick am Ende des Fadens wird als Punktmasse angenom-
men. Die Auslenkung um den Winkel ¢ ist klein, sodass die Storungsrechnung anwendbar

ist. Mit diesen Voraussetzungen spricht man von einem Mathematischen Pendel.
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Die Stérungsrechnung

Die Bewegung des Pendels ldsst sich mit der nichtlinearen Differentialgleichung (4.2) be-

schreiben.
¢ —w?sinp =0, (4.2)

wobei ¢ die zweite Ableitung des Winkels ¢ nach der Zeit ist und w die Eigenkreisfre-
quenz beschreibt mit w = ﬂ . Somit héngt die Eigenkreisfrequenz des Pendels nur von

der Erdbeschleunigung g = 9.81 7 und der Lénge des Fadens [ ab.

Da es sich bei Gl. (4.2) um eine nichtlineare Differentialgleichung zweiter Ordnung handelt,
lasst sie sich nicht analytisch 16sen. Hier greift die Stérungstheorie, eine Losungsansatz,
der mathematisch auf Reihenentwicklung basiert. Zur ndherungsweisen Losung wird die

Reihenentwicklung der Sinusfunktion (4.3) benutzt.
sin @ = @o + Py + EZQOQ + €3<,03 + ..., (43)

mit 0 < ¢ < 1 als Storungsfaktor.

Die einzelnen Summanden stellen die Ordnungen der Stérung dar (gekennzeichnet mit
e, fiir die n-te Ordnung). Meist reicht bei kleinen Stérungen die Betrachtung der ers-
ten Ordnung und die Vernachldssigung héherer Ordnungen aus, um das physikalische

Problem analytisch zu losen.

Im Falle des Sinus ist die Potenzreihe (4.4) bekannt, bzw. lasst sich iiber die Taylorrei-

henentwicklung errechnen.

2n+1 3 5

L . N
sinp = Z 2n+ onEl)l 1 3 + T (4.4)

Fiir kleine Auslenkwinkel ¢ reicht die Stérung 1. Ordnung (¢o = 0,1 = ¢ mit ¢ = 1)
aus, um das Problem zu l6sen. Die gestorte, linearisierte Bewegungsgleichung vereinfacht
sich zu Gl. (4.5).

¢ —wio=0 (4.5)

Diese lineare Differentialgleichung (4.5), auch als Harmonischer Oszillator' bekannt, ist

'Schwingungsfihiges System mit linearer Riickstellkraft
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analytisch 16sbar und man erhélt die Losung (4.6).
¢ = Asin(wyp) + B cos(wyp), (4.6)

mit A, B durch Anfangsbedingungen zu bestimmende Amplituden und w der Eigenkreis-

frequenz.

4.1.3 Die gestorten Grundgleichungen des Sternaufbaus

Diese Beschreibung folgt Schrijvers et al. [1997]. Fiir die Behandlung der Pulsations-
problematik wurden die vier Sternaufbaugleichungen (Bewegungsgleichung, Konti-
nuititsgleichung, Gleichung zur Erhaltung der Energie, Poisson’s Gleichung,
siehe Kapitel 2.1.2) einer Stérungsrechnung unterzogen. Die Gleichungen mit Stoérkorrek-
turtermen fiir lineare isentronische? Pulsationen bei rotierenden Sternen sind in Gleichung
(4.7) bis (4.10) angegeben [Schrijvers et al., 1997].

/

1

W+ 2iw(Q % €) = VI — %VP +V (4.7)
' 1d

%+;d—f@+v-§:o (4.8)

P 1dp 1 (P 1dP
Py 2P — (2 200 4.
p+pdr@ Fl(P+PdT§T (4.9)
=4nGp 1
V20 = 47Gp’ 4.10

wobei § = (&, &, &) fiir den Lagrange-Displacement-Vektor in Kugelkoordinaten, p fiir
die Dichte, P fiir den Druck und ¢ fiir das Gravitationspotential steht. p/, P’ und &’
sind die Eulerschen Stérungsterme, i = v/—1 und I'; ist der erste allgemeine isentropische
Koeffizient.

Die Vernachlassigung der Zentrifugalkraft in diesem Modell hat die Vernachlédssigung der
Verzerrung der sphérischen Symmetrie der Sterns sowie die Vernachléssigung der Effekte
durch Einwirkung der Zentrifugalkraft auf die Pulsation zur Folge. Daher befindet sich
der Stern in einem quasi statischen Zustand im thermischen und hydrostatischen Gleich-
gewicht, nur die zeitabhingigen Bewegungen der Pulsation werden mit e®! beschrieben.
Das Modell ist ausschlieSlich fiir Slowly-Rotating-Stars geeignet, da sonst bei grofien Ei-

genrotationsgeschwindigkeiten die Zentrifugalkraft nicht vernachlassigbar wire.

2Vorgang mit zeitlich konstant bleibender Entropie S
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4.1.4 Lo6sungen nullter Ordnung - Zero-Rotating-Modell

Im ersten Schritt wird die Rotation vernachlissigt. Daher wird das Modell Zero-Rotating-
Modell genannt. In diesem Modell wird sich nur mit der nullten Ordnung der gestorten
Sternaufbaugleichungen befasst und Terme héherer Ordnungen vernachléssigt. Somit fal-
len alle Terme mit Rotationsfrequenz ~ Q+O (9?) weg, so dass der Stern ohne Eigenrota-
tion betrachtet wird. Dies hat zur Folge, dass die Losung des Differenzialgleichungssystems
als eine Kugelflichenfunktion ¥;™ (Gl. (4.11)) geschrieben werden kann [Schrijvers et al.,
1997]. Die Kugelflichenfunktion beschreibt dabei die Form der Pulsation.

Y™ (z) = P™ cos ™ (4.11)
mit mit dem Legendre-Polynom Pllm| (GL.(4.12)).

" (_1)m . dl+m
B () = g (1= )

(2% — 1) (4.12)

Der Lagrange-Displacement-Vektor £

Der Lagrange-Displacement- Vektor € beschreibt die 3D-Differenz eines (Oberflichen-) Ele-
ments im Stern zwischen dem nicht pulsierenden und dem pulsierenden Fall. Er beschreibt
also die rdumliche Abweichung der Sternoberfliche von der Ruhelage des Sterns auf ei-
nem definierten, kleinen Oberflachenbereich. Pulsationen veranlassen die Verschiebung
eines Elements im Stern in alle drei Richtungen (7,0, ¢), sodass es sich bei & um einen
Vektor in Kugelkoordinaten handelt [Aerts et al., 2010].

Nach Schrijvers et al. [1997] ldsst sich der Lagrange-Displacement-Vektor € einer sphérischen
Mode eines nicht-rotierenden Sterns in Kugelkoordinaten durch eine Kugelfldchenfunktion
Y™ beschreiben (Gl. (4.13))3.

0

- (am),b(m_ yo_ Lt 9

. my,m iw(0¢

mit dem Normierungsfaktor N/™ (Gl. (4.14)).

N = (-1 \/21447: L 2 :L ;Z:;: (4.14)

320 beschreibt einen Parameter z bezogen auf das Zero-Rotating-Modell
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In Gl. (4.13) entsprechen a® und 5 der horizontalen bzw. vertikalen Amplitude der
Schwingung. Der Parameter k£(*) wird als Verhéltnis der horizontalen zur vertikalen Am-
plitude eingefithrt und kann unter Beriicksichtigung der Cowling Approzimation (®' = 0)
mit Gl. (4.15) ausgedriickt werden [Schrijvers et al., 1997].

b M

po 0 GM . (4.15)

a(0) (w(o)) R3

wobei GG die Gravitationskonstante, M die Masse und R den Radius des Sterns bezeichnet.

w® ist die Pulsationsfrequenz bezogen auf des Zero-Rotating-Modell.

Der Parameterraum

Resiimierend erhilt man die Parameter I, m, a(?, b w(© fiir das Zero-Rotating-Modell.

4.1.5 Lo6sungen erster Ordnung - Slowly-Rotating-Modell

Da man annehmen muss, dass der Stern eine Eigenrotation besitzt, reicht das Zero-
Rotating-Modell nicht mehr aus, um die Pulsation des rotierenden Sterns ausreichend
zu beschreiben. Deswegen wird das Slowly-Rotating-Modell eingefiihrt, in dem die erste
Ordnung der Storungsrechnung behandelt wird. Somit flieBen Effekte der Corioliskraft
(~ Q) und deren Einfluss auf die Pulsation in die Auswertung der Daten mit ein. Die
Zentrifugalkriifte (~ Q?) werden weiterhin vernachléssigt, weshalb die Voraussetzung der

langsamen Eigenrotation gelten muss (% < 1), welche namengebend fiir dieses Modell ist.

Bei Einsetzen der Corioliskraft treten neben den spheroidalen Termen aus dem Zero-
Rotating Modell auch toroidal Korrekturterme auf, die durch die Corioliskraft hervor-
gerufen werden. Somit lésst sich die Eigenfunktion eines rotierenden Sterns mit der Su-
perposition der Eigenfunktionen des Zero-Rotating-Modells und einem spheroidal und
zwei toroidal Korrekturtermen in der horizontalen Amplitude a schreiben (Gl. (4.16) bis

(4.18)).
— 0 1)
Asph = @' + Ok (4.16)

Ql—|m|+1 2

— _ 110} 40
ator7l+1 w(o) l T 1 2l T 9 (1 lk ) a (417)
Ql+|m| 2
Gori-1 = G 373 (L+ 1+ 1)k®)a® (4.18)
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Der Lagrange-Displacement-Vektor £ im rotierenden Fall

Der Lagrange-Displacementvektor im rotierenden Fall wird durch Gleichung (4.19) be-

schrieben.
— a 1 a my, m twt
€ = aspn, (Lk%’k@a_gb) N™Y™ (0, d)e
1 0 0 my m i(wt+Z
+CLtmn’l+1 (0, ﬂ%7 —%) Nl }/l+1(07 Qﬁ)e ( t+2) (419)
1 d 0 my,sm i(wtfg)
+Qori—1 (0, m%’ %) N0, )e

Der Parameter k wird auch durch die Rotation des Sterns beeinflusst. Das Verhéltnis von
horizontaler zur vertikaler Amplitude, das der Parameter k ausdriickt, wird bei einem

rotierenden Stern durch Gleichung (4.20) beschrieben.

k (4.20)

w?R3

Q—GM—F 2m_ Q . GM
a (l+ 1w w2R3

Der Parameterraum

Resiimierend erweitert sich der Parameterraum bei einem rotierenden Stern zu

L,m, aspn, k0, ) % fiir das Slowly-Rotating-Modell.

4.1.6 Linienprofilvariationen

Die Oberflaichenbewegung eines Sterns, verursacht durch Pulsation, hat Einfluss auf das
Linienprofil der Absorptionslinien. Man modelliert eine Linienprofilvariation als Ergebnis
der Doppler-Geschwindigkeiten, die mit der Oszillationsbewegung auf der Sternoberfliche
zusammenhéngt. Dabei werden Temperatur- und Schwerkraftschwankungen, sowie atmo-

sphérische Effekte, die Auswirkungen auf das Linienprofil haben kénnen, vernachléssigt.

Das pulsierende Geschwindigkeitsfeld V' wird durch die zeitliche Ableitung des Lagrange-
Displacement Vektors € ermittelt (Gl. (4.21)).

V= % — iwé (4.21)
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Berechnung des Linienprofils

Die als Sphére angenommene Sternoberfliche wird typischerweise in mehr als 5000 sichtba-

re, gleichgrofle Oberflichenelemente eingeteilt. Fiir jedes dieser Elemente wird die Rotations-
und Pulsationsgeschwindigkeit unter Verwendung des Dopplereffekts berechnet. Dadurch
erhélt jedes Oberflachenelement in den Absorptionslinien sein intrinsisches, Dopplerver-
schobenes Gaufiprofil. Das Linienprofil des gesamten Sterns erhélt man durch eine gewich-
tete Integration der dopplerverschobenen Gaufiprofile iiber alle Fldchenelemente. Die Ge-
wichtung der Integration ist stark abhéngig von dem Betrachtungswinkel des Fldchenelements,
wobei die Verzerrung der Oberfliche abhéngig von diesem Winkel vernachléssigt wird, und
dem limb-darkning-Korrekturfaktor o, welcher fiir 18 Peg auf einen fiir B-Sterne typischen
Wert von o = 0.35 gesetzt wird [Telting and Schrijvers, 1997].

Abbildung 4.2: (4.2a) gauBformige Absorptionslinie eines nicht pulsierenden Sterns, (4.2b)
Variation des Linienprofils einer Absorptionslinie eines pulsierenden Sterns
iiber eine Pulsationsperiode

Abb. 4.2a zeigt eine theoretisch berechnete Absorptionslinie eines nicht pulsierenden
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Sterns in ihrer klassischen Gaufifform. In Abb. 4.2b sieht man dagegen die zeitlich be-
dingte Variation einer Absorptionslinie bei vorhandener Sternpulsation. Die hier gezeigte

Linienprofilvariation bedeckt genau eine Pulsationsperiode.
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4.1.7 Die x? , - Minimierung und Landschaft

Die X2, - Minimierung ist ein mathematisches Standardverfahren in der heutigen Physik
zur Ermittlung von Fitkurven. Bei dem x?2_; handelt es sich um eine Abbildung von dem

n-dimensionalen Parameterraum (bei n Parametern) auf einen skalaren Wert (Gl. (4.22)).

g R* =R (4.22)

Anhand diesem skalaren Wert des 2, wird die Giite des Fits gemessen. Dabei kénnen

drei Falle eintreten:

X2.q = 1: Die Fitkurve liegt genau auf allen Standardabweichungen der gemessenen Da-

tenpunkte. Dies ist der Optimalfall.

X2.q < 1: In diesem Fall wird zu viel in die Messung hineininterpretiert. Es sind zu wenig

Datenpunkte fiir zu viele Fitparameter vorhanden.

X2.q > 1: In diesem Fall ist die Messung nicht mit der Annahme vertriglich. Das Modell
wird verworfen.

Berechnung des x2,,

Das x?., kann auf N Datenpunkten mit Gl. (4.23) berechnet werden.

N 2
Xfea = é; (y_A—J;:U)) (4.23)

mit x;, y; als Parameter der gemessenen Datenpunkte (mit ¢ € {1,..., N}), wobei es einen
funktionalen Zusammenhang zwischen y; mit x; gibt, f(z;) als Fitfunktion, Ay; als Fehler

von y; und d als Anzahl der Freiheitsgrade.

Die 2., Minimierung
Ziel des Fitprozesses ist die Minimierung des x?2,, - Wertes durch Assimilation der Fitpa-
rameter. Der Optimalwert liegt bei x2., = 1.

Die x?% , Landschaft

Alle Werte des x?2,,, die durch alle méglichen Variationen der Parameter berechnet wer-

den, bilden die x2,, - Landschaft. Das globale Minimum der x?, - Landschaft gibt die
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Parameter aus, bei denen die Fitfunktion am besten zu den gemessenen Daten passt.

Durch einen Algorithmus werden zufillig gewiihlte Bereiche der x? , - Landschaft auf ihr
Minimum untersucht. Da die x?.; - Werte sehr empfindlich auf kleinste Veréinderungen
der Parameter reagieren, ist die x2 , - Landschaft sehr zerkliiftet. Dadurch kann nicht

gewahrleistet werden, dass das globale Minimum gefunden wird.
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5.1 Motivation

Nach Irrgang et al. [2016] ist 18 Peg ein Kandidat, der Aufschluss iiber die obere Grenze
der Hauptreihe geben konnte. Anhand asteroseimologischer Analysen kann man ein besse-
res Verstdndnis der inneren Struktur und Ablédufe des Sterns erlangen, die sich wiederum

auf die Position im HRD auswirken.

Fiir die Auswertung der Daten wurden Spektren des Sterns 18 Peg verwendet und dar-
aus schwache Metalllinien ausgewéhlt, an denen das Linienprofil untersucht wurde. Das
Modell von Schrijvers et al. [1997] wurde durch einen Fitalgorithmus an das Linienprofil
der gemessenen Sepktren gefittet und daraus dann die Fitparameter ermittelt, die in 5.2
vorgestellt werden. Daraus konnen weitere Parameter errechnet werden, so wie z. B. die
Oberflichenbeschleunigung log g, die uns Aufschluss iiber die Lage von 18 Peg im Kieldia-
gramm gibt. Die Giite des Fits wird durch den Parameter x?_; angegeben. Leider konnte
aufgrund der grofien Anzahl der Parameter nicht die ganze 2 ,Landschaft untersucht
werden. Daher stellt das Ergebnis, das in Kapitel 5.5 und 5.7 vorgestellt wird, ein lokales
Minimum der x? ,-Landschaft dar. Ob dieses lokale Minimum auch dem globalen Mini-

mum entspricht, konnte in dieser Zulassungsarbeit nicht ermittelt werden.

In Irrgang et al. [2016] wurde nur eine Mode in der Analyse verwendet. Jedoch zeigen
SPB Sterne meist Schwingungen in mehreren Moden. Ziel dieser Zulassungsarbeit ist es,
Modelle an die Daten zu fitten, jedoch mit einer, zwei oder drei Moden und die Ergebnis-

se dann zu vergleichen. Generell wurden dabei die UVESdaten und die HERMESdaten
getrennt behandelt.

5.2 Der Parameterraum

Die Moden werden durch [ und m charakterisiert, also den Parametern der Kugelflich-
enfunktion, die die nicht-radiale Pulsation beschreibt. Diese diskreten Parameter konnen
nicht gefittet werden und werden daher bei der Auswertung durchgesteppt. Nach Schrij-
vers et al. [1997] und Irrgang et al. [2016] ist das resultierende, dopplerverschobene Lini-

enprofil eine Funktion, die von folgenden Parametern abhéngt:

agpn ist die vertikale Amplitude der Schwingung.

k© ist das Verhéltnis der horizontalen zu vertikalen Amplitude der Schwingung, bezogen

auf den nicht-rotierenden Fall.

w® ist die Oszillationsfrequenz, bezogen auf nicht-rotierenden Fall.
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Q/w® ist das Verhiltnis der Rotationsfrequenz Q zu w(©.
iy ist die Inklination der Pulsations- / Rotationsachse.
vsini, ist die projizierte Rotationsgeschwindigkeit.
Pose ist die Oszillationsphase.

drot ist die Rotationsphase.
Des Weiteren lassen sich folgende Gréflen mit den gefitteten Parametern ermitteln:

P,;. = 27/w ist die Oszillationsperiode des Sterns.
P, =271/Q ist die Rotationsperiode des Sterns.

R = usinieProt it der Radius des Sterns.

sin 2,

). ))2. . . . . . . .
M = M;)QRS ist die Masse des Sterns, wobei G die Gravitationskonstante ist.

logg = log (%—]‘24) ist die Oberflichenbeschleunigung.

Auswertung

In der Datenauswertung dieser Zulassungsarbeit wurden jeweils HERMES- und UVES-
daten getrennt ausgewertet. Grund dafiir ist, dass die UVESdaten ein deutlich hoheres
Signal-zu-Rauschen aufzeigen als die HERMESdaten. Durch diese hohere Auflésung kénnen
bei UVES mehr Feinheiten in den Linienprofilvariationen der Pulsation zugeordnet wer-
den. Bei HERMES werden diese feinen Informationen vom Rauschen iiberdeckt. Da das
Auflésungsvermogen nicht in die Auswertung einbezogen wurden, ldasst sich daraus fol-
gern, dass das x?,; der HERMESdaten tendenziell niedriger ist als bei UVES (x2,;, Werte
im Bereich von 1 bis 2 bei HERMES, nicht unter 2 bei UVES). Die Zeitspannen zwi-
schen den einzelnen Aufnahmen der Spektren sind bei UVES sehr grof§ (z.T. mehrere
Pulsationsperioden lang), weshalb die HERMESdaten trotz ihrer schlechteren Auflosung
zu der Auswertung dieser Arbeit hinzugezogen wurden, da diese auch mehrere Spektren

innerhalb einer Pulsationsperiode abdecken.

5.3 Eine Mode

Zuerst wurde das Modell anhand einer Mode an die Absorptionslinien gefittet. Hier wur-

den die Daten auf zwei verschiedene Arten ausgewertet.
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5.3.1 lund m

In dieser Methode werden die Parameter [ und m im Wertebereich von 0 bis 7 durchge-
steppt, wobei —I < m <[ gilt, und daran die restlichen Parameter anhand des Fitalgo-
rithmus bestimmt. In Abb. 5.1 wurde im Plot fiir die UVES- (5.1a) und HERMESdaten
(5.1b) jeweils m und [ auf einer Achse angetragen. Der Wert der x2,,; lésst sich anhand
der Farbskala ablesen.

Wiéhrend bei den UVESdaten die x?,; Landschaft iiber m verteilt sehr streut, siecht man
bei den HERMESdaten, dass negative m Werte unwahrscheinlicher sind als positive. Ge-
nerell lassen sich zwei gute y2, Werte aus jedem Plot lesen (UVES: (4,0) und (6,0) /
HERMES: (2,1) und (6,1)). Auffillig ist, dass alle vier Werte bei kleinen m Werten liegen
(0 oder 1). Ein guter x?2, Wert tritt bei [ = 6 in beiden Plots auf, welcher daher im Ver-
gleich der beiden Datenauswertungen als idealster Wert in diesem Modell angenommen

werden kann.

1.9

1.8

1.7

1.6

1.5

(a) UVES (b) HERMES

Abbildung 5.1: 1 Mode: 2., iiber [ und m
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5.3.2 1

Da es bei dem Durchsteppen von sowohl [ als auch m zu einer hohen Anzahl an Parametern
und zu langen Rechenzeiten kommt, wurde hier eine neue Methode angewendet. Statt m
ganzzahlig durchzusteppen, wurde ein neuer Parameter m’ definiert, der Werte zwischen
—1 und 1 annehmen kann (—1 < m’ < 1), und einfach mitgefittet wurde. Das gerundete

Produkt aus [ und m’ ergibt den eigentlichen Kugelflichenparameter m:
[-m' =m
Auch bei der Auswertung mit 2 und 3 Moden fand diese Methode Anwendung.

Abb. 5.2 zeigt fiir die HERMES- (5.2b) und UVESdaten (5.2a) jeweils das x2,, iiber [
angetragen. Bei HERMES deutet der Verlauf an, dass das x2 ; Minimum beim Wert [ = 5
liegt. Bei UVES ist genau dieser Wert das Maximum, da jedoch der restliche Kurvenver-
lauf auf ein Minimum bei [ = 4 oder [ = 5 hindeutet, kann der Wert bei [ = 5 in den
UVESdaten als Ausreifler angenommen werden. Ein hoher [ Wert wiirde auch gut mit der

Auswertung von Kapitel 5.3.1 iibereinstimmen.

In Abb. 5.3 wurde nun der gefittete m Wert iiber [ angetragen. Wahrend man bei UVES
eine Schwankung um den Wert m = 0 festeststellen kann, was zur Datenauswertung
von Kapitel 5.3.1 passen wiirde, tendiert HERMES zu hoéheren, negativen m Werten bei
steigendem [ Wert. Bei [ = 5 ergeben beide Datensétze den identischen Wert von m = —3,

welcher jedoch schon weit von 0 streut.

Vergleich mit Irrgang et al. [2016]

In Irrgang et al. [2016] wurden nur UVESdaten verwendet. Die besten drei Werte fiir x2_,
werden in Tabelle 5.1 dargestellt. Wie man sieht, tendiert auch das Ergebnis von Irrgang
et al. [2016] zu einem hohen [ Wert und einem m Wert um die 1. Diese Tendenz zeigt sich

auch in der Auswertung dieser Arbeit, nur mit noch einem besseren x?2 , Wert.

Tabelle 5.1: Bester Fit von Irrgang et al. [2016]

L m Xzed
5|+1 | 43
6 +1]53
7T+1| 54
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1.8 T

1.7F + + +

X?ﬂed
1.5 F

13 | | | | | |

(b) HERMES

Abbildung 5.2: 1 Mode: x?2,, iiber
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T
B UVES +

z_ HERMES X

3|

2 |

1r + +
E O X X X + +

-1 + X

2 + X

3k X

4 X

-5 F . . . . . . . >l<

0 1 2 3 4 5 6

Abbildung 5.3: 1 Mode, gefittetes m iiber [ angetragen
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5.4 Zwei Moden

In dieser Auswertung wurde mit zwei Moden gearbeitet. Daher zeigt Abb. 5.4 die x2,
Landschaft iiber /1 und [, aufgetragen. In diesem Fall ergeben HERMES- und UVESdaten
unterschiedliche Ergebnisse: Wihrend die UVES-Daten ein Minimum der x?2,, Landschaft
bei kleinen Werten von [; zeigen (I; < 1), tendieren die HERMESdaten zu grofien I; Wer-
ten (I; > 3). Dafiir kann der zweite Wert /5 in beiden Plots als gro8 (l; > 4) angenommen

werden.

11

(a) UVES (b) HERMES

Abbildung 5.4: 2 Moden: 2, iiber l; und I,
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5.5 Bestes Ergebnis fiir zwei Moden

In Abb. 5.5 und 5.6 sieht man die jeweils besten Fits (rot) an den gemessenen Linien-

profilen (schwarz) von UVES und HERMES. Die jeweilig dazugehorenden Fitparameter

befinden sich in Tabelle 5.2.

Tabelle 5.2: Fitwerte der besten Fits von UVES und HERMES

Parameter UVES HERMES
Xod 3.12 1.43
A 0 3
I 5 4
my 0 -1
mo -3 -2
vsini 18.15 km/s | 20.78 km/s
i 89.49° 50.73°
Prot 23.90 d 10.59 d
R 311 R, 5.62 Ro
k0 8.03 0.97
k0 7.18 0.78
M, 501 My, | 4.00 M,
M, 402 M, | 6.02 M,
log g1 3.27 3.54
log g2 3.18 3.72

Tabelle 5.2 zeigt, dass es durchaus betréchtlich Abweichungen der Parameter gibt, wenn
man die Datensétze von UVES und HERMES miteinander vergleicht. Wahrend UVES
zu einem hohen und einem niedrigen [ Wert tendiert, gibt HERMES [ Werte im mittleren
Bereich aus. Beide Datensétze zeigen, dass m Werte nahe der 0 annimmt, wobei die Ten-
denz eher zu negativen Werten verlauft. vsini ist noch der Parameter, der im Vergleich
von UVES und HERMES die grofite Identitét zeigt, die anderen Parameter weichen stark

voneinander ab.

In Abb. 5.7 wurden die Werte von log g der einzelnen Datensitze (UVES: rot, HERMES:
blau) iiber die einzelnen Moden aufgetragen, da gerade log g fiir das Kieldiagramm von
entscheidender Bedeutung ist. Zusétzlich wurden der in Irrgang et al. [2016] ermittelte
beste Wert von log g eingetragen. Da Irrgang et al. [2016] nur eine Mode behandelt, wurde
immer der selbe Wert angenommen. Man erkennt deutlich, dass UVES und Irrgang et al.
[2016] &hnliche Werte besitzen (Abweichung < 2%), wihrend HERMES hohere Werte fiir
log g besagt.
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Abbildung 5.5: UVES: Absorptionslinien (schwarz) mit gefitteten Modell (rot),
ll = 0, l2 = 5, Xged =3.12
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Abbildung 5.7: Die ermittleten Werte von log g im Vergleich

Tabelle 5.3 zeigt die gemittelten log g Werte von UVES und HERMES in Vergleich zu
Irrgang et al. [2016]. UVES und Irrgang et al. [2016] sind aus dem gleichen Datensatz
entstanden, haben jedoch unterschiedliche Anzahl an Moden (Irrgang et al. [2016]: eine
Moden, UVES: zwei Moden). Dennoch besitzen beide den selben log g Wert. HERMES
stimmt mit einer Abweichung von 11.29% nicht mit den beiden anderen Datenséitzen

iiberein.

Tabelle 5.3: Gemittelte log g Werte von UVES und HERMES, best Fit von Irrgang et al.
[2016]
UVES \ HERMES \ IRRGANG
322 | 363 | 3.22
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5.6 Drei Moden

In diesem Fall wurden 3 Moden in das Modell miteinbezogen. In Abb. 5.8 sieht man
die drei Kombinationsméglichkeiten, wenn man die x2,, Landschaft iiber je zwei [; (i €
{1,2,3}) auftrigt. [, zeigt sowohl in Abb. 5.8a als auch in 5.8b ein Minimum bei dem
Wert 2, wobei [, fiir alle Werte > 2 annehmbar wére. Die Annahme ist auch mit Abb. 5.8¢
und 5.8d gut vertréglich, wenn man I3 einen hohen Wert (> 6) zuordnet. Wenn I3 > 6 ist,
miisste zur x2,, Minimierung [y einen ebenfalls grofien Wert (> 5) annehmen, wie Abb.
5.8e und 5.8f zeigen. Somit ergibt diese Auswertung, dass in dem Modell eine niedrige

und zwei hohe Moden gewiihlt werden miissten, um das 2, zu minimieren.

Generell sieht man an jedem der Plots und der Tabelle 5.4, dass sich das x?2,, minimiert,
je hoher die Anzahl der Moden ist. Wihrend sich der Wert des x2,;, beim Schritt von
einer auf zwei Moden nur gering dndert (UVES: ~ 2.6%, HERMES: ~ 0.1%), ist dagegen
der Unterschied bzw. die Verbesserung der Werte von zwei auf drei Moden deutlich héher
(UVES: ~ 26.0%, HERMES: ~ 15.6%).

Tabelle 5.4: Beste x2,; Werte dieser Arbeit

UVES | HERMES
1 Mode 3.188 1.427
2 Moden | 3.105 1.425
3 Moden | 2.299 1.202
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1.6

(b) HERMES

1.8

(d) HERMES

(e) UVES (f) HERMES

Abbildung 5.8: 3 Moden: x2_; iiber I; und Iy / Iy und I3 / I und I3
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5.7 Bestes Ergebnis fiir drei Moden

Abb. 5.9 und 5.10 zeigen die zwei besten Fits (rot) an den gemessen Absorptionslinien
(schwarz) von UVES (5.9) und HERMES (5.10). Sie wurden beide aus dem 3 Moden-
Modell gewonnen und hatten jeweils den besten x?.; Wert in dem jeweiligen Fit. Die

restlichen Fitparameter werden in Tabelle 5.5 aufgelistet.

Tabelle 5.5: Fitwerte der besten Fits von UVES und HERMES

Parameter UVES HERMES
Xod 2.30 1.20
A 2 3
Iy 2 4
I3 6 6

my 1 -3
moy 1 -2
ms 2 1
vsini 10.60 km/s | 19.90 km/s
i 23.57° 74.07°
Prot 19.43 d 19.09 d
R 1018 R, | 7.81 R,
k0 8.65 2.47
K 0.25 2.01
k) 1.06 6.22
M, 8.00 M, 6.73 M,
M, 6.85 M, 6.70 M,
M; 401 M, | 4.85 M,
log g1 3.33 3.48
log go 3.26 3.48
log g3 3.03 3.34

Vergleicht man die Ergebnisse von UVES und HERMES aus Tabelle 5.5, so fallen nur
wenige Gemeinsamkeiten auf. Wahrend UVES zwei niedrige und einen hohen [ Wert vor-
aussagt, nehmen die [ Werte bei HERMES eher mittlere Werte an. Die m Werte streuen bei
beiden Datensétzen nur wenig um die 0. Ansonsten zeigt sich nur in der Rotationsperiode
P, eine Identitit der Werte von HERMES und UVES, die sich nur um 1.75% unterschei-
den. Die anderen Parameter vsini, ¢ und R zeigen dagegen Unterschiede > 20%. Da sich
fiir jede Mode ein separates Ergebnis fiir das Verhéltnis der horizontalen zur vertikalen
Amplitude k© ergibt, erhilt man fiir jeden Datensatz drei Werte fiir die Masse M des
Sterns und fiir die Oberflachenbeschleunigung log g. Diese sollten identisch sein, da ein
Stern nur eine Gesamtmasse so wie Oberflichenbeschleunigung besitzen kann. In Tabelle

5.5 sieht man, dass die Werte der Massen stark streuen.
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ll = 2, l2 = 2, l3 = 6, X%ed = 2.30
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Abbildung 5.10: HERMES: Absorptionslinien (schwarz) mit gefitteten Modell (rot),
ll = 3, lg = 4, l3 = 6, X?"ed =1.20
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Abbildung 5.11: Die ermittleten Werte von log g im Vergleich

Da fiir die das Kieldiagramm der Parameter log g von entscheidender Bedeutung ist, wur-
den die Ergebnisse dieser Grofle in Abb. 5.11 graphisch dargestellt. Man sieht die Werte
von log g, die von UVES (rot) und HERMES (blau) ermittelt wurden, iiber die drei ein-
zelnen Moden aufgetragen. Zum bessern Vergleich wurde der beste Fitwert (log g = 3.22),
der in Irrgang et al. [2016] ermittelt wurde, ebenfalls eingetragen (griin). Da in Irrgang
et al. [2016] nur eine Mode verwendet wurde, wurde in Abb. 5.11 fiir alle drei Moden der

gleiche Wert angenommen.

Abb. 5.11 zeigt, dass sich in beiden Datensétzen log g; und log g» nur wenig unterscheiden
(UVES: 2.03%, HERMES: 0,06%), log g3 hat jedoch einen Shift nach unten. Generell
erhélt man durch die HERMESdaten hohere log g Werte als durch UVES. Im Vergleich
mit Irrgang et al. [2016] liegen log g; und log g» in beiden Datensétzen jeweils oberhalb
des Wertes von Irrgang et al. [2016]. log g3 von Irrgang et al. [2016] liegt zwischen den
Werten von UVES (unterhalb) und HERMES (oberhalb).

Tabelle 5.6: Gemittelte log g Werte von UVES und HERMES, best Fit von Irrgang et al.
[2016]
UVES | HERMES | IRRGANG
320 | 343 | 3.22

Tabelle 5.6 zeigt die gemittelten Werte von log g iiber die drei Moden im Vergleich zu
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Irrgang et al. [2016]. Die Oberflichenbeschleunigung ermittelt durch UVES und Irrgang
et al. [2016] sind zu 99.37% identisch. Vergleich man HERMES mit Irrgang et al. [2016]
ergibt sich eine Identitét zu 93.29%.
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KAPITEL 6. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSSICHT

6.1 Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Zulassungsarbeit wurden die Moden des pulsierenden SPB Sterns 18 Peg analy-

siert.

18 Peg ist ein Hauptreihenstern der Spektralklasse B und gehort zu der Gruppe der
Slowly-pulsation-B Sternen. Da er Pulsationen zeigt, nimmt man an, dass er sich noch
auf der Hauptreihe befindet. Deswegen ist 18 Peg ein Kandidat zur Untersuchung ver-
schiedener Sternentwicklungsmodelle und somit zur Bestimmung der oberen Grenze der
Hauptreihe im HRD, die heutzutage noch nicht genau bekannt ist. Diese Sternentwick-
lungsmodelle zielen vor allem auf die Stirke des konvektiven Overshootings ab. Anhand
der Modenbestimmung von 18 Peg sollen in dieser Arbeit verschiedene Parameter des
Sterns, unter anderem die Oberflichenbeschleunigung, bestimmt werden. Anhand der
Oberflaichenbeschleunigung lésst sich die Position von 18 Peg im Kieldiagramm bestim-
men.

Fiir die Modenanalyse wurde das Pulsationsmodell von Schrijvers et al. [1997] herange-
zogen. Die Pulsation des Sterns zeigt sich im Linienprofil der Absorptionslinien im Spek-
trum von 18 Peg wieder. Somit wurden Spektren, die zum einen an der Européaischen
Siidsternwarte (UVESdaten), zum anderen am La Palma Observatorium (HERMESda-
ten) aufgenommen wurden, herangezogen und verschiedene Metalllinien ausgewéhlt, um
das Pulsationsmodell an diese Linien zu fitten und an die Parameter des Sterns zu gelan-
gen.

Der Ausgangspunkt dieser Arbeit war das Paper von Irrgang et al. [2016]. In dieser
Veroffentlichung wurde die oben beschriebene Auswertungsmethode mit UVESdaten an-
gewendet, wobei nur eine Mode verwendet wurde. Ziel dieser Zulassungsarbeit war es
zum einen, das gleiche Modell mit zwei und drei Moden auszuwerten, zum anderen einen
neuen Datensatz (HERMES) zu verwenden, und die Ergebnisse mit denen von Irrgang

et al. [2016] zu vergleichen.

Die Auswertung dieser Arbeit hat am Beispiel von 18 Peg bestéitigt, dass SPB Sterne
vermutlich in mehreren Moden schwingen. Auch hat das Ergebnis gezeigt, dass die HER-
MESdaten vermutlich aufgrund ihrer schlechteren Qualitéit Unterschiede zu den UVESda-
ten zeigen. Um genauere Prognosen zu stellen, bedarf es jedoch weitere Untersuchungen,
wobei auf weitere Daten von TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite) und BRITE
(BRIght-star Target Explorer) gehofft wird. Diese zwei Teleskope sind im Weltraum sta-
tioniert, weshalb deren Daten im Gegensatz zu den hier in der Zulassungsarbeit verwende-
ten, von bodengebundenen Telekopen stammenden Daten feinere Pulsationsinformationen

enthalten konnten.
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Anhang

Spektrum von 18 Peg



Spektrum von 18 Peg (Bamberg)

Aufgenommen von Philipp Weber und Eva von Gemiinden in der Nacht vom 14.09.2019
auf den 15.09.2019 an der Karl Remeis-Sternwarte Bamberg mit einem Plane Wave CDK20”
Cassegrain Teleskop und einem BACHES FEchelle Spektrographen mit einer Belichtungs-

zeit von 30x7min.
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