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Zusammenfassung

Diese Diplomarbeit behandelt die quantitative Spektralanalyse von heiflen, heliumarmen, unter-
leuchtkréftigen Sternen.

Heifle unterleuchtkriftige Sterne, welche auch als heifle Unterzwerge (engl. subdwarf, oder
kurz sd) bezeichnet werden, stellen in der Endphase der Sternentwicklung ein wichtiges Binde-
glied dar, denn sie sind die direkten Vorgénger der Weiflen Zwerge geringer bis mittlerer Masse.
Da ihre bisherige Entwicklungsgeschichte noch nicht vollstindig verstanden ist, ist zur Uber-
priifung von theoretischen Sternentwicklungsrechnungen eine Bestimmung der stellaren atmo-
sphérischen Parameter notwendig. Insbesondere ist die Unterklasse der heliumarmen subdwarf
OB-Sterne bisher wenig untersucht worden.

Es wurden optische Spektren von 38 Sternen analysiert, welche in der Literatur zur Grup-
pe der sdOB-Sterne gerechnet wurden. Eine genaue Spektralklassifikation ergab, daff nur etwa
die Hélfte (18) tatsdchlich sdOB-Sterne sind. Der Rest konnte als subdwarf B-Sterne (zwei),
heliumarme subdwarf O-Sterne (zehn) und als Doppelsterne (acht), welche aus einem heifien
Unterzwerg und einem kiihlen Begleiter bestehen, identifiziert werden.

Die Effektivtemperaturen, Oberflichenschwerebeschleunigungen und photosphirische Heli-
umhédufigkeiten wurden fiir jeden Stern aus dem Vergleich der Linienprofile aller vorkommenden
Wasserstoff- und Heliumabsorptionslinien mit berechneten Modellspektren (sowohl im LTE als
auch im NLTE) bestimmt. Bei den Doppelsternen versagt leider die verwendete Methode zur
Bestimmung der atmosphirischen Parameter, so dafl diese Sterne nicht weiter analysiert werden
konnten.

Die erhaltenen Werte zeigen, dafl nur geringe Unterschiede zwischen den Ergebnissen, welche
mit Hilfe der LTE- oder NLTE-Modellatmosphiren bestimmt wurden, bestehen.

Sechs sdOB-Sterne zeigen Unterschiede bei der Bestimmung der Effektivtemperatur aus den
Linienprofilen der Balmer- oder Heliumlinien. Als mégliche Ursache fiir diese Diskrepanz wurden
die nicht beobachteten héheren Balmerlinien bei den Spektren dieser Sterne diskutiert. Diese
Vermutung konnte aber nicht bestitigt werden, da einerseits bei den Sternen, deren beobachteter
Spektralbereich die héheren Balmerlinien umfaft, kein systematischer Trend zu anderen Werten
erkennbar ist und weil andererseits bei den anderen Programmsternen, bei denen auch nur die
niedrigen Balmerlinien beobachtet wurden, keine Diskrepanzen bei der Temperaturbestimmung
bestehen.

Bei vier untersuchten sdO-Sternen konnte kein Modellspektrum gefunden werden, welches
den beobachteten Spektralverlauf richtig wiederspiegelt. Entweder werden die Balmerlinien kor-
rekt wiedergegeben und der Verlauf der Heliumlinien nicht, oder umgekehrt. Die Ursache fiir
dieses Problem konnte nicht geklart werden, zumal die restlichen sdO-Sterne keine Probleme bei
der Analyse bereiteten.

In der neueren Literatur existieren zwei unterschiedliche Methoden, die atmosphérischen Pa-
rameter von sdB- und sdOB-Sternen zu bestimmen, deren Ergebnisse aber nicht in Finklang



miteinander sind. Anhand von sechs Programmsternen, welche schon mit diesen Verfahrenswei-
sen analysiert wurden, konnten die Frgebnisse der konkurrierenden Methoden verifiziert werden.
Hierbei wurde festgestellt, daf eine gute Ubereinstimmung mit den Ergebnissen von Saffer et al.
(1994) bestehen, wohingegen grofie Unterschiede zu den Werten von Theissen et al. (1993) und
Moehler, Heber & de Boer (1990) existieren. Als vermutliche Ursache fiir die Diskrepanz wird
eine unzureichende Kalibration der Strémgrenfarben favorisiert, welche bei Moehler, Heber &
de Boer und bei Theissen et al. zur Ermittlung der Effektivtemperatur diente.

Eine graphische Darstellung der ermittelten Iffektivtemperaturen und Schwerebeschleuni-
gungen in einem theoretischen Hertzsprung-Russell-Diagramm, erbrachte folgende Ergebnisse:

Alle sdB- und sdOB-Sterne befinden sich innerhalb eines eng begrenzten Gebietes, welches
auf einer Verldngerung des Horizontalastes liegt. Sie kénnen somit zur Gruppe der extrem blauen
Horizontalaststerne gerechnet werden, welche aus einem heliumbrennenden Kern mit einer Masse
von ~ 0.5Mg bestehen, der von einer sehr massearmen (< 0.02M) wasserstoffreichen Hiille
umgeben ist. Die iberwiegende Mehrzahl der untersuchten sdB- und sdOB-Sterne befinden sich
auf oder oberhalb der Grenze des Iirloschens des zentralen Heliumbrennens. Dies zeigt, dafl sie
sich schon weiterentwickelt haben miissen.

Die sdO-Sterne befinden sich hingegen schon in der Phase des Heliumschalenbrennes. Durch
ihre Lage im Hertzsprung-Russell-Diagramm, nahe der Entwicklungswege von extrem blauen
Horizontalaststernen, konnten die untersuchten heliumarmen sdO-Sterne als die entwicklungs-
geschichtlichen Nachfolger der sdB- und sdOB-Sterne identifiziert werden.

Da bisher nur sehr wenig tiber die chemische Zusammensetzung von heiflen, heliumarmen,
unterleuchtkriftigen Sternen bekannt ist, wird anhand von zwei hochaufgelésten Spektren, noch
die Elementh&ufigkeit des sdB-Sterns Feige 36 untersucht.

Die ermittelten H&ufigkeiten der untersuchten Elemente zeigen im Vergleich zu den solaren
Werten Anomalien auf: Wihrend einige Elemente eine deutliche Unterhdufigkeit zeigen, wird
fiir andere eine Anreicherung gemessen. Weiterhin konnte eine Linienverschiebung von einigen
Heliumabsorptionslinien festgestellt werden. Als Ursache wird eine Helium-Isotopieverschiebung
zugunsten von *He favorisiert. Dies kénnte bedeuten, dafl die Photosphire von Feige 36 iiberaus
stark mit *He angereichert ist. Das Zusammenspiel von Gravitations- und Strahlungsbeschleu-
nigung, welches mit dem Begriff Diffusion zusammengefafit wird, ist vermutlich die Ursache fiir
die festgestellten Anomalien. Im direkten Vergleich mit anderen sdB-Sternen ist Feige 36 aber
nichts auflergew6hnliches.
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Kapitel 1

Heifle unterleuchtkraftige Sterne:
Eine Einfiihrung

1.1 Begriffsklarung und Spektralklassifikation

In der Mitte dieses Jahrhunderts unternahmen Humason & Zwicky (1947) eine systematische
Himmelsdurchmusterung (engl. survey) der nordlichen Hemisphdre nach sogenannten ,faint
blue stars“, blaue Sterne des Spektraltyps O und B mit geringer scheinbarer Helligkeit. Da-
bei entdeckten sie die unterleuchtkriftigen O und B Sterne. Diese Sterne haben, wie ihr Name
schon andeutet, im Vergleich zu Hauptreihensternen gleichen Spektraltyps eine geringere Leucht-
kraft, befinden sich also im Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) unterhalb der Hauptreihe.
Da Hauptreihensterne auch als Zwerge (engl. dwarfs) bezeichnet werden, hat sich in der Folge
fiir den neuen Sterntyp der Begriff heifler ,,Unterzwerg® (engl. subdwarf) eingebiirgert. Viele
weitere Surveys folgten und die Zahl der entdeckten heiflen subdwarfs wuchs st&ndig. Bis heute
kennt man weit iiber 1000 Vertreter dieser Sternklasse (Kilkenny et al. 1988).

Heifle unterleuchtkréftige Sterne werden in verschiedene Spektralklassen eingeteilt. Die heut-
zutage gingigste Klassifikation erfolgt nach folgendem Schema:

HBB - Horizontal Branch B-Sterne: dominierende schmale Balmerlinien, schwache Absorpti-
onslinien von He 1 und Mg 11

sdB — subdwarf B-Sterne: dominierende breite Balmerlinien, schwache (oder keine) He 1 Linien

sdOB - subdwarf OB-Sterne (eingefiihrt von Baschek & Norris (1975) als Ubergangstyp zwi-
schen sdB und sdO): wie sdB + schwache He 11 4686 A Absorptionslinie

sdO — subdwarf O-Sterne: starke He 11 Absorptionslinien, teilweise starke Balmerlinien welche
aber iiberlagert sind mit der He 11 Bracket-Serie

Zusétzlich gibt es noch Spezialfille, wie z.B. die He-sdB — Helium sdB-Sterne (eingefiihrt von
Moehler et al. 1990): sdB’s mit dominierenden He 1 Absorptionslinien oder die He-sdO — Helium
sdO-Sterne: sdO’s mit dominierenden He 11 Absorptionslinien. In Abbildung 1.1 ist fiir jeden
Spektraltyp jeweils ein typischer Vertreter, im optischen Wellenlingenbereich zwischen 4 000A
und 5000A dargestellt.



4 KAPITEL 1. HEIBE UNTERLEUCHTKRAFTIGE STERNE: EINE EINFUHRUNG
HEBB sdB
PG 1245-04R2 SB 8
L
N
Hel Mgll
0.5 -
H‘/
g sdOB sdO
— PG 1047+003 PG 1545+035
= 1k - b 1
[
)
< |
9 Hel Hell Hell Hell
c . A A \ A
- 0.5 - 7 — Hell Ha Hell H7 Hell Hell Hﬁ — 0.5
O
Z | ' | ' | | | ' | ' | ' |
He—sdB He—sdO
HE 2359—-2844 PG 1534-018
1 =1
A A \ \ A
0.5 tHel Hel Hel Hel Hel —+ Hell H, Hell Hell H7 Hell Hell Hell Hﬁ -1 05

1
4200

1
4400

4600

1
4800

1
4200

4400

1
4600

1
4800

AA)

Abbildung 1.1: Typische Vertreter fiir jeden vorgestellten Spektraltyp. Charakteristische Ab-

sorptionslinien zur Klassifizierung sind zusétzlich angegeben.

1.2 Atmosphéirische Parameter und Entwicklungszustand

Bisherige Untersuchungen haben ergeben, dafl die heiflen unterleuchtkréftigen Sterne in zwei
spektroskopische Sequenzen unterteilt werden kénnen: Die wasserstoffreichen HBB-, subdwarf
B- und subdwarf OB-Sterne und die heliumreichen subdwarf O-Sterne.

Die HBB-, sdB- und sdOB-Sterne bevélkern im (Teq — log(g)) — Diagramm! einen sehr
kompakten Bereich, welcher auf einer Verlingerung des Horizontalastes (engl. horizontal branch,
oder kurz HB) zum Blauen hin, dem sogenannten extended horizontal branch (EHB)? liegt.

'Das (Ter —log(g)) — Diagramm hat gegeniiber dem HRD den Vorteil, daB die Parameter direkt aus Spektral-
analysen bestimmt werden kénnen. Im HRD ist zur Bestimmung der absoluten Leuchtkraft I noch die Kenntnis
der Entfernung notwendig.

?Der HB wird von Sternen gebildet, die im Kern Helium und in einer Schale Wasserstoff verbrennen. Bei den
Sternen auf dem EHB ist deren wasserstoffreiche Hiille zu massearm, um eine Schalenquelle auszubilden.
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Die Sterne bilden dabei eine Temperatursequenz auf dem EHB, wobei die HBB Sterne die
Kiihlsten aus der Gruppe sind mit 15 000K < Teg < 20 000K, gefolgt von den sdB-Sternen mit
20 000K < Ter < 32000K, und schlielich die sdOB-Sterne mit 32 000K < Teg < 40 000K. Die
Oberfliichenschwerebeschleunigung der sdB- und sdOB-Sterne liegt bei 5.0 < log(g/cm s™%) <
6.0; die HBB-Sterne liegen darunter mit log(g/cm s=2) < 4.5. Helium ist in den Atmosphéren
dieser Objekte, im Vergleich zum solaren Wert® deutlich abgereichert. Die Heliumhaufigkeit liegt
dabei typischerweise im Bereich von 0.001 < n(He)/n(H) < 0.01. Die Hiufigkeiten der Metalle*
sind unterschiedlich. Wéhrend einige Elemente (verglichen mit den solaren Werten) eine starke
Abreicherung zeigen, wird fiir andere Elemente eine Uberhiufigkeit gemessen. Hierfiir werden
Diffusionsprozesse verantwortlich gemacht (siehe Kapitel 6, Feige 36: Diffusion).

Nach dem heutigen Wissensstand bestehen IEHB-Sterne aus einem heliumbrennenden Kern
mit einer Masse von 0.5Mg, umgeben von einer diinnen wasserstoffreichen Hiille geringer Masse
(M < 0.02Mg). Bislang bestehen aber immer noch Unklarheiten iiber ihren Ursprung. Der heu-
te gingigste Entwicklungsweg sieht wie folgt aus: Nachdem die Sterne das Rote-Riese-Stadium
durchlaufen haben, miissen die Sterne eine solch anormal hohe Massenverlustrate besitzen, daf
die duflerste Region des Sterns schlichtweg verloren geht. Die verbleibende wasserstoffreiche
Hiille ist zu massearm, um ein Wasserstofl-Schalenbrennen auszubilden. Das heifit, der Stern
kann nach Erléschen des zentralen Heliumbrennens nicht den Asymptotischen Riesenast hin-
aufwandern, sondern sollte sich &hnlich einem Heliumhauptreihenstern mit 0.5Mg entwickeln
(Heber et al. 1984, Heber 1986). Entwicklungsrechnungen von Dorman et al. (1993) bestétigen
diese Vermutung. Die Ursache fiir diesen hohen Masseverlust am oder kurz nach dem sogenann-
ten Heliumflash® ist aber noch unverstanden, und verschiedene Szenarien werden diskutiert.

Subdwarf O-Sterne bilden dagegen eine sehr inhomogene Gruppe. Die Sterne befinden sich
im (Ter — log(g)) — Diagramm iiber einen sehr grofilen Parameterbereich verstreut. Ihre Effek-
tivtemperaturen reichen von 40000 K bis iiber 90000 K; die Schwerebeschleunigungen liegen
bei 4.0 < log(g/cm s72) < 6.5. Die Heliumh&ufigkeit ist deutlich héher als bei den EHB-Sternen
und betrdgt typischerweise n(He)/n(H) > 1. Es gibt aber auch sdO-Sterne, die, wie die EHB-
Sterne, eine deutliche Unterh&ufigkeit an Helium in der Atmosphire (verglichen mit dem solaren
Wert) zeigen. Desweiteren haben Spektralanalysen von Dreizler (1993), Rauch (1993), Bauer &
Husfeld (1995) und Haas (1997) ergeben, daBl subdwarf O-Sterne sehr grofie Unterschiede in den
Héufigkeiten der verschiedenen Metalle zeigen, die nicht allein durch Diffusionsprozesse erkldrt
werden konnen.

Beziiglich ihres Entwicklunszustandes kénnen die sdO-Sterne in zwei Klassen unterschieden
werden: Finerseits die ,kompakten® sdO-Sterne mit hoher Schwerebeschleunigung, welche nahe
dem blauen Ende des EHB liegen und zum anderen die ,leuchtkriftigen® sdO-Sterne mit nied-
riger Schwerebeschleunigung, die im Bereich der Zentralsterne Planetarischer Nebel (ZPN) zu
finden sind. Anhand der sehr unterschiedlichen Positionen im HRD miissen also mindestens zwei
unterschiedliche Entwicklungskané&le zu den sdO’s fiihren. Dennoch ist ihre genaue Entwicklungs-
geschichte und die Mechanismen, die zu den sehr unterschiedlichen chemischen Hiufigkeiten in
ihren Atmosphiren fiithren, noch nicht gekldrt. Auch hier werden, wie bei den EHB-Sternen,
noch verschiedene Entstehungsszenarien diskutiert.

®Die solare Heliumhiufigkeit betrigt: [n(He)/n(H)]g = 0.1.
*In der Astrophysik ist es fiblich, alle Elemente mit hherem Atomgewicht wie Helium als Metalle zu bezeichnen.
®Das schlagartige Ziinden des Helimkerns am Ende des Roten-Riese-Astes wird als Heliumflash bezeichnet.



6 KAPITEL 1. HEIBE UNTERLEUCHTKRAFTIGE STERNE: EINE EINFUHRUNG

Da die heilen unterleuchtkriftigen Sterne die direkten Vorgdnger der Weiflen Zwerge geringer
bis mittlerer Masse darstellen, sind fiir ein besseres Verstindnis der Spdtphasen der Sternentwick-
lung, aber auch um die Vorhersagen entsprechender theoretischer Sternentwicklungsrechnungen
iiberpriifen zu kénnen, quantitative Analysen der heiflen unterleuchtkriftigen Sterne notwendig.

Diese Arbeit soll dazu dienen, die Sternparameter von EHB- und sdO-Sternen zu bestim-
men. Im speziellen sollen die atmosphirischen Parameter von subdwarf OB-Sternen ermittelt
werden, welche genau im Temperatur-Ubergangsbereich (32000K < Ter < 40000K) zwischen
den subdwarf B und subdwarf O-Sternen liegen und bisher erst wenig untersucht worden sind.

Subdwarf OB-Sterne besitzen gegeniiber den sdB- und sdO-Sternen drei entscheidende Vor-
teile bei der Bestimmung der atmosphérischen Parameter:

o Im Gegensatz zu sdB-Sternen, deren Spektren nur He 1 Linien zeigen, ist bei den sdOB-
Sternen zusitzlich die He 11 4686A Absorptionslinie vorhanden, so daff die Effektivtempe-
ratur sehr genau iiber das He 1/11 lonisationsgleichgewicht bestimmt werden kann.

e Bei sdOB-Sternen spielen NLTES-Effekte (Verschiebung des lonisationsgleichgewichtes,
Anderung der Linienprofile), im Gegensatz zu sdO-Sternen, noch eine untergeordnete Rol-
le. Damit konnen LTE Modellatmosphiren, welche in den letzten Jahren fast zur Perfektion
gereift sind, zur Ermittlung der atmosphirischen Parameter herangezogen werden.

¢ Wie bei den subdwarf B-Sternen sind in den Spektren der sdOB-Sterne nur sehr schwa-
che (oder keine) Metallinien vorhanden, so daff NLTE Modellatmosphiren ohne Metall-
Lineblanketing’, welche im Gegensatz zu NLTE-Modellen mit Metall-Lineblanketing iiber-
aus einfacher zu berechnen sind, zur Analyse verwendet werden konnen.

Aus diesem Grund werden in dieser Arbeit bei der Analyse der sdOB-Sterne, LTE und NLTE
Modellatmosphéren zur Bestimmung der atmosphirischen Parameter verwendet und die erhal-
tenen Ergebnisse anschliefend gegeniibergestellt.

Im néchsten Kapitel werden zunéchst die Programmsterne vorgestellt, welche in dieser Arbeit
analysiert werden sollen. Das Kapitel 3 widmet sich dann der Bestimmung der atmosphérischen
Parameter: Nach einer kurzen Vorstellung der verwendeten LTE und NLTE Modellatmosphéren
wird anschliefend das Verfahren zur Bestimmung der Sternparameter aus den beobachteten
Spektren ndher erliutert. Danach werden dann die erhaltenen Ergebnisse ausfiihrlich dargestellt
und diskutiert. Bisher wurden jeweils zwei verschiedene Methoden zur Bestimmung der atmo-
sphérischen Parameter von EHB- und sdO-Sternen verwendet. Leider stehen die Ergebnisse der
unterschiedlichen Verfahrensweisen nicht in guter Ubereinstimmung miteinander. Nachdem im
Kapitel 4 diese Methoden vorgestellt und die Befunde der Diskrepanzen beschrieben wurden,
kénnen anhand von sechs Programmsternen, welche schon mit diesen Verfahrensweisen analy-
siert wurden, die Ergebnisse der verschiedenen Methoden verifiziert werden. Danach wird in
Kapitel 5 der Entwicklungszustand der untersuchten Programmsterne diskutiert. Anhand des
sdB-Sterns Feige 36 wird dann in Kapitel 6 noch auf die Metallhdufigkeit in subdwarf B-Sternen
eingegangen.

SLTE bedeutet Lokales thermodynamisches Gleichgewicht (engl. local thermodynamic equilibrium), die Ab-
weichung davon wird mit non-LTE oder NLTE bezeichnet.

"Neben den starken atomaren Resonanzlinien haben vor allem die unzihligen schwachen Linien der Metalle
einen nicht vernachlissigbaren Einflufi auf die Struktur der Atmosphéire und die spektrale Flufiverteilung. Diesen
Einfluff vieler Spektallinien auf die Atmosphéirenschichtung, bezeichnet man als Lineblanketing.



Kapitel 2

Programmsterne

2.1 Ubersicht

Seit der ,Pionierarbeit® von Greenstein & Sargent (1974) zur Erforschung der unterleuchtkrafti-
gen Sterne wurden viele weitere Beobachtungen zur Entdeckung und Analyse von subdwarf O-
und B-Sternen unternommen.

Die vermutlich umfangreichste Himmels-Durchmusterung (engl. survey) ist wohl der Pa-
lomar Green Survey of UV-Frcess Stellar Objects (PG-Survey, Green et al. 1986). Green und
Mitarbeiter haben einen Grofteil des nérdlichen Himmels mit photografischer Photometrie nach
blauen Objekten durchmustert. Hierbei beobachteten sie alle Objekte, deren B-Helligkeit < 16.1
Magnituden betrdgt. Zur Klassifikation der blauen Objekte wurden anschliefend Spektren mit
niedriger Auflsung (~ 105&) im optischen Wellenldngenbereich aufgenommen. Um zu verhin-
dern, daf rote (also kiihle) Objekte mit in das Sample gerieten, verwendeten sie die sogenannte
»UV-Excess-Methode*: Es wurden nur solche Objekte spektroskopiert, deren (U — B) Farbe
kleiner als —0.46 Magnituden ist. Das Hauptziel der Durchmusterung war unspriinglich die Ent-
deckung von Quasaren, aber die meisten der 1874 untersuchten Objekte waren blaue Sterne
(40% EHB-Sterne und 13% sdO-Sterne).

Eine Himmels-Durchmusterung neueren Datums, welche immer noch im Gange ist, ist der
Hamburg-Quasar-Survey (HS-Survey, Hagen et al. 1995). Diese Durchmusterung dient auch zur
Untersuchung und Entdeckung von Quasaren in der nérdlichen Hemisphére. Im Gegensatz zum
PG-Survey werden hier aber Weitwinkel-Objektivprismen Aufnahmen verwendet, welche am
80cm Schmidt Teleskop am Calar Alto Observatorium in Spanien gewonnen werden. Die erhal-
tenen photografischen Platten werden anschlieBend mit Hilfe eines Microdensitometers digitali-
siert. Letztendlich erhilt man somit Spektren niedriger Auflésung (~ 45A bei H.,) und prizise
Suchkarten aller Objekte im beobachteten Bereich, deren B-Helligkeiten zwischen 1370 und
1775 liegt. Neben der Entdeckung von Quasaren fallen natiirlich auch viele blaue Sterne als
»2Abfallprodukt® ab.

Mit Hilfe des PG- und HS-Surveys kénnen nur qualitative Aussagen iiber die Art und Anzahl
der untersuchten heiflen subdwarfs gemacht werden. Zur Bestimmung der Sternparameter sind
aber die erhaltenen, niedrig-aufgeldsten Spektren nicht ausreichend. Um quantiative Aussagen
iiber die atmosphdrischen Parameter der Sterne machen zu kénnen, sind Spaltspektren mit
héherer Auflosung und besserem Signal- zu Rauschverhiltnis notwendig.

In dieser Arbeit wurden insgesamt Spektren von 38 Sternen nidher untersucht, welche anhand
solcher Spaltspektren als heifle, helinmarme subdwarfs klassifiziert wurden. Die Beobachtungs-
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daten der Spektren aller Programmsterne sind in Tabelle 2.1 aufgelistet. Alle Spektren lagen
bereits fertig reduziert vor.

Zusdtzlich zu den PG und HS-Sternen wurde noch der sdB-Stern Feige 36 im Detail analy-
siert. Ihm ist ein eigenes Kapitel gewidmet (siehe Kapitel 6).

Tabelle 2.1:  Daten der Programmsterne.
Stern Beob. Ort | Instrument | Auflésung | Spektralbereich Bemerkung
und Zeit in A in A

PG 1017 + 431 CA 87 3.5m B&C 2.5 4025 — 4900
PG 10474003 | ESO 91 2.2m B&C 1.9 4051 — 4930
PG 1336 — 018 | ESO 91 | 1.52m B&C 3.0 3757 — 4973
PG 1343 — 102 ESO 91 | 1.52m B&C 3.0 3757 — 4973 2 Spektren
PG 1506 — 052 | ESO 87 2.2m B&C 2.5 4035 — 4899
PG 1511 + 624 CA 88 2.2m B&C 2.5 4093 — 4982
PG 1543 4 629 CA 88 3.5m B&C 2.5 4093 — 4982
PG 15454+ 035 | ESO 91 2.2m B&C 1.9 4051 — 4930
PG 1602 4 013 ESO 91 2.2m B&C 1.9 4051 — 4930 2 Spektren
PG 1610 4 519 CA 88 3.5m B&C 2.5 4093 — 4982
PG 1618 4 563 CA 88 3.5m B&C 2.5 4093 — 4982
PG 1640 4 645 CA 87 3.5m B&C 2.5 4035 — 4899
PG 1647 + 253 CA 90 3.5m Twin 3.5 3880 — 5000 nur blauer Kanal
PG 1649 + 356 CA 91 3.5m Twin 3.5 3860 — 4980 nur blauer Kanal
PG 1653 4 633 CA 87 3.5m B&C 2.5 4025 — 4899
PG 1656 + 322 CA 91 3.5m Twin 3.5 3860 — 4980 nur blauer Kanal
PG 1710 + 567 CA 87 3.5m B&C 2.5 4025 — 4899
PG 1722 4 286 CA 89 2.2m B&C 2.5 4026 — 4906 2 Spektren
PG 2059 4+ 013 CA 89 2.2m B&C 2.5 4030 — 4907 2 Spektren
PG 2128 + 096 CA 92 3.5m Twin 3.5 3950 — 5070 nur blauer Kanal
PG 23174046 | ESO 88 | 1.52m B&C 3.0 4030 — 4906
HS 0035 4+ 3034 CA 93 3.5m Twin 3.5/3.5 3700 — 7340
HS 0048 4+ 0026 CA 92 3.5m Twin 7/8 3350 — 9370
HS 0213 4+ 2329 CA 94 3.5m Twin 3.5/3.5 3700 — 7230 2 Spektren
HS 0252 + 1025 CA 94 3.5m Twin 3.5/3.5 3700 — 7230
HS 0426 + 0735 CA 93 2.2m CAS 6.0 4030 - 6720
HS 0546 4+ 8009 CA 95 3.5m Twin 3.5/3.5 3680 — 7230
HS 0600 4 6602 CA 89 3.5m B&C 6.0 3850 — 5570
HS 0709 4+ 4243 CA 95 3.5m Twin 3.5 3680 — 5440 nur blauer Kanal
HS 0753 + 2234 CA 95 3.5m Twin 3.5/3.5 3680 — 7230
HS 0800 + 3430 CA 95 3.5m Twin 3.5 3680 — 5440 nur blauer Kanal
HS 0815 + 4243 CA 95 3.5m Twin 3.5/3.5 3670 — 7230
HS 1831 4 6432 CA 92 3.5m Twin 7/8 3370 — 9350
HS 2047 4+ 0737 CA 92 3.5m Twin 7/8 3430 - 9310
HS 2229 4+ 0910 CA 90 3.5m FR 7.0 3770 — 5550
HS 2233 + 1418 CA 90 3.5m FR 7.0 3770 — 5550
HS 2308 4 0942 CA 92 3.5m Twin 7/8 3440 - 9330
HS 2333 4+ 3927 CA 93 3.5m Twin 3.5/3.5 3700 — 7340
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2.2 Klassifikation

Anhand der Klassifikationskriterien im Einfiihrungskapitel besteht das Sample aus zwei sdB-
Sternen, 18 sdOB-Sternen und zehn sdO-Sternen. In den Spektren von acht subdwarfs findet
man, bei genauerer Betrachtung, Anzeichen eines kiithlen Begleiters.

Im folgenden sollen die Spektren der einzelnen Klassen vorgestellt und n&dher betrachtet
werden.

2.2.1 sdB-Sterne

In den Spektren von PG 1343-102 und PG 1336-018 sind, aufler der Balmerserie des neutralen
Wasserstoffs, keine weiteren Absorptionslinien erkennbar. Die Spektren sind in Abbildung 2.1
dargestellt.
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Abbildung 2.1:  Spektren der subdwarf B-Sterne

2.2.2 sdOB-Sterne

In Abbildung 2.2 sind alle sdOB-Sterne, welche keinerlei Anzeichen eines kiihlen Begleiters
im Spektrum aufweisen, im Wellenlingenbereich zwischen 4000A und 5000A nach steigender
Heliumh&ufigkeit sortiert, dargestellt. Alle Spektren werden durch die Balmerserie des neutralen
Wasserstoffs dominiert. Weiterhin sind in jedem Spektrum die He 1 4471A und He 11 4686A
Absorptionslinien zu erkennen. Mit steigender Heliumhiufigkeit werden die He 1 4026A, 43884,
4713A und 4922A Linien immer deutlicher sichtbar. Da die meisten Spektren der HS-Sterne
weiter ins Rote reichen, sind bei ihnen auch noch die He 1 5015A, 5875A und 6678A Linien zu
sehen. In den Spektren von PG 16494356, HS 004840026 und PG 21284096 sind weiterhin
noch die He 1 4121A und 4144A Absorptionslinien erkennbar, was auf eine deutlich hohere
Heliumh&ufigkeit als bei den anderen sdOB’s schlieflen 148t.
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Abbildung 2.2:  Spektren aller metallarmen subdwarf OB-Sterne (nach Heliumh&ufigkeit sor-
tiert) im Wellenldngenbereich zwischen 4000A und 5000A.
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Stellare Metallinien sind in den Spektren, der iiberwiegenden Mehrheit der vorliegenden
subdwarf OB-Sterne, nicht zu erkennen. Die Ausnahme bilden die Sterne PG 21284096 und
HS 021342329. Im Spektrum von PG 21284096 sind, neben den Balmer- und Heliumlinien,
sieben Linien vom zweifach ionisierten Kohlenstoff (40694&, 42487, 4326 A, 4516A, 4647A, 4650A,
46644&) sichtbar, wohingegen in den beiden Spektren von HS 021342329, neben den Balmer- und
Heliumlinien, auch Absorptionslinien von N 11, O 11, Mg 11, S 11, S 111 und Si 111 zu erkennen sind.
In Abbildung 2.3 sind beide Spektren von HS 021342329 im Wellenlingenbereich von 4000A
bis 5000A mit den Positionen aller leicht erkennbaren Metallinien dargestellt. Anzumerken sei
hierbei, dafi der Stern HS 021342329 anhand des sehr guten Signal- zu Rauschverhiltnisses als
subdwarf OB-Stern klassifiziert werden konnte. Die He 11 4686A Linie wire in einem Spektrum
mit hoherem Rauschen vermutlich nicht zu erkennen gewesen. Auflerdem ist dieser Stern der
einzige sdOB-Stern im Sample, bei dem die He 11 4686A Linie schwicher als die benachbarte He
14713A Linie ist.
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Abbildung 2.3: Beide Spektren des (relativ) metallreichen subdwarf OB-Sterns HS 021342329
im Wellenldngenbereich zwischen 4000A und 4500A (oben) und zwischen 4500A
und 5000A (unten). Zusétzlich sind die Positionen aller leicht erkennbaren Me-
tallinien angegeben.
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2.2.3 sdO-Sterne

Da die meisten Spektren der Sterne dieser Gruppe, aufler einer dominierenden Balmerserie des
neutralen Wasserstofls, nur noch eine weitere schwache bis mittelstarke Absorptionslinie zeigen,
nimlich die He 11 4686A, ist die Klassifikation dieser Sterne nicht eindeutig méglich. Entweder
z&hlt man sie anhand des Klassifikationsschemas im Einfithrungskapitel zur Gruppe sehr heifler
sdOB-Sterne, oder zu einer Gruppe von sehr heliumarmen sdO-Sternen. Da keinerlei He 1 Linien
zu erkennen sind, miissen diese Sterne eine hohere Effektivtemperatur besitzen als die Klasse
der subdwarf OB-Sterne. Aus diesem Grund werden diese Sterne im folgenden als sdO-Sterne
bezeichnet. Nur ein Stern (PG 15454035) kann zweifelsfrei anhand seines Spektrums als sub-
dwarf O-Stern klassifiziert werden. Bei ihm sind neben den Balmerlinien und der He 11 4686A
Linie noch die He 11 4200A und 4542A sichtbar.

In Abbildung 2.4 sind die Spektren aller sdO-Sterne, welche keinerlei Anzeichen eines kiihlen
Begleiters aufweisen nach steigender Heliumhiufigkeit sortiert dargestellt.
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Abbildung 2.4: Spektren aller subdwarf O-Sterne (nach Heliumh&ufigkeit sortiert) im Wel-
lenlingenbereich zwischen 4000A und 5000A.
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2.2.4 Doppelsterne

Wie schon erwidhnt, ist in acht Fillen dem Spektrum des heiflen subdwarfs ein Spektrum eines
kiihlen Begleiters iiberlagert. In Abbildung 2.5 sind die Spektren dieser Sterne dargestellt. Die
Spektren der ersten drei Sterne (PG 17104567, PG 15114624 und PG 16024013) zeigen ein
deutlich ausgeprigtes G-Band, welches nur bei kiihlen Sternen der Spektralklassen G und K
vorkommt. Bei niherer Betrachtung (siche Abbildung 2.6) sind weiterhin die Ca 1 4227A, Fe
1 4325A, 4383A und Mg 1 4353A Absorptionslinien zu erkennen, welche auch nur bei G und
K Sternen vorkommen. Auch bei den restlichen Spektren sind die eben genannten Linien zu
erahnen. Da jeweils mindestens drei Linienpositionen dieser Metalle genau mit den Positionen
der vorkommenden, stirkeren ,,Rauschzacken® iibereinstimmen, ist die Wahrscheinlichkeit sehr
hoch, daf} es sich hierbei um Doppelsterne handelt.

Im Spektrum von HS 025241025 ist weiterhin noch das Mg 1 Triplett bei 5167A, 5173A und
5184A und die Fe 1 5270A Linie zu erkennen, was zusammen mit den anderen Linien, ein fast
untriigliches Anzeichen fiir einen kiihlen Begleiter darstellt.
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Abbildung 2.5: Spektren aller Programmsterne, welche Anzeichen eines kiihlen Begleiters zei-
gen (sortiert nach der Starke des G-Bandes) im Wellenldngenbereich zwischen

4000A und 5000A.
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Normierter Fluss + Konst.
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Abbildung 2.6:
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Spektren aller Programmsterne, welche Anzeichen eines kiihlen Begleiters zei-
gen (Region um H., vergroflert dargestellt). Zusitzlich sind die Linienpositionen

von Ca 14227A, Fe 1 4325A und 4383A und von Mg 1 4353A angegeben.
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2.3 Vergleich mit anderen Klassifikationen

In Tabelle 2.2 sind die Klassifikationen dieser Arbeit mit anderen Verdffentlichungen verglichen.
Speziell wird hierbei die Klassifikation der PG-Sterne der aus der urspriinglichen Arbeit (Green
et al. 1986) gegeniibergestellt.

Da das Palomar Green (PG) Klassifikationsschema teilweise andere Bezeichnungen fiir die
heifen sudbwarf-Unterklassen als in neueren Arbeiten (so wie hier) verwendet, soll im folgen-
den kurz auf die PG-Nomenklatur eingegangen werden, um die Bezeichnungen besser deuten zu
kénnen. Die Einteilung in verschiedene Klassen erfolgte nach folgendem Schema:

sdB breite Balmerabsorptionslinien

sdB-O sdB-Sterne mit sehr schwacher He 1 4471A

sdOA  starke Balmerlinien mit He 1 4471A und oft He 1 4026A

sdOB  dominiert durch He 1 und He 11 Linien; oft auch Balmerlinien vorhanden

sdOC  dominiert durch He 11 Linien; manchmal schwache He 1 4471A und Balmerlinien
welche iiberlagert sind mit der He 11 Bracket-Serie

sdOD  ,reine“ He 1 Absorption; schwache oder keine H und He 11 Linien

sdO He 11 4686A und oft He 1 4471A vorhanden, aber zu schlechtes Signal zu Rauschver-
hé&ltnis fiir bessere Klassifikation

sd breite Balmerabsorptionslinien, aber zu schlechtes Signal zu Rauschverhéltnis fiir
bessere Klassifikation

Anzumerken sei hier noch, daf§ im PG-Survey nur Spektren mit relativ niegriger Auflésung
(~ 105&) zur Verfiigung standen, so dafl Fehlklassifizierungen nicht auszuschliefen sind. Da
wegen der zu geringen Auflésung schwache Metallinien nicht vom Rauschen zu unterscheiden
waren, ist es auch nicht verwunderlich, daf} die Doppelsternnatur der Sterne aus diesem Sample
nicht erkannt wurde. Insgesamt gesehen, besteht aber eine gute Ubereinstimmung zwischen der
Klassifikation von Green et al. mit der aus dieser Arbeit.

Der Vergleich mit weiteren Arbeiten, bei denen einige Sterne aus diesem Sample schon un-
tersucht wurden, zeigt auch keine wesentlichen Unterschiede in der Klassifikation. Die Hauptun-
terschiede bestehen im allgemeinen nur darin, dafl in fithrern Areiten meist nicht zwischen der
Gruppe der sdB- und sdOB-Sternen unterschieden wurde. Die sdOB-Sterne wurden einfach als
heifle sdB-Sterne aufgefafit.

Desweiteren ist, wie in Kapitel 3.2.3 beschrieben, die Unterteilung der Sterne bei denen
neben der Balmerserie des neutralen Wasserstoffs nur noch die He 11 4686A Linie zu erkennen
ist, in die Klasse der sdOB- oder sdO-Sterne anhand der Spektren nicht eindeutig moglich.
In Zukunft wire es vielleicht sinnvoller das Klassifikationsschema von Jeffery et al. (1997) zu
verwenden, welches die einzelnen Unterklassen der heiflen subdwarfs nach einem komplexeren
Schema einteilt. Innerhalb dieser Arbeit wird aber weiterhin nach dem heutzutage ,gdngigsten*
Klassifikationsschema (wie im Einfiihrungskapitel geschildert) gearbeitet.
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Tabelle 2.2:  Vergleich der Klassifikation aus dieser Arbeit mit fritheren Arbeiten.

Klassifikation

Stern hier PG sonst. Referenz
PG 1017 + 431 sdO sdB sdOB Moh 90
PG 1047 + 003 sdOB sdB sdB Bil 97
PG 1336 — 018 sdB sdB sdB Hol 92
PG 1343 — 102 sdB sdB-O sdB Saf 94
PG 1506 — 052 sd Bin sdB-O
PG 1511 4+ 624 sd Bin sdB sd Bin All 91, Moéh 90
PG 1543 + 629 sdO sdB
PG 1545+ 035 sdO sdOB
PG 1602 + 013 sd Bin sdOB
PG 1610 + 519 sd Bin sdB sd Bin All 91
PG 1618 + 563 sdOB sdB
PG 1640 + 645 sdOB sdB
PG 1647 + 253 sd Bin sdB sd Bin All 91, The 93
PG 1649 + 356 sdOB sd sdOB Weg 85
PG 1653 + 633 sdOB sdB-0O sdOB Moh 90
PG 1656 + 322 sd Bin sd
PG 1710 + 567 sd Bin sdB
PG 1722 + 286 sdOB sdB sdOB The 93
PG 2059 + 013 sdOB sdB sdOB The 93
PG 2128 + 096 sdOB sdOA sdOB Saf 94
PG 2317 + 046 sdO sdB sdOB Saf 94
HS 0035 4 3034 sdOB
HS 0048 4+ 0026 sdOB
HS 0213 4 2329 sdOB
HS 0252 4 1025 sd Bin
HS 0426 4+ 0735 sdO
HS 0546 + 8009 sdOB
HS 0600 4+ 6602 sdOB
HS 0709 4+ 4243 sdO
HS 0753 4+ 2234 sdO
HS 0800 + 3430 sdO
HS 0815 4 4243 sdOB B oder sdB Weg 86
HS 1831 4 6432 sdOB B oder sdB Weg 86
HS 2047 4+ 0737 sdO
HS 2229 4+ 0910 sdOB
HS 2233 4 1418 sdOB
HS 2308 4+ 0942 sdO sdO Weg 87
HS 2333 4+ 3927 sdOB

Referenzen: All 91: Allard et al. (1991); Bil 97: Billeres et al. (1997); Hol 92: Holmgren et
al. (1992); Moh 90: Moehler et al. (1990); Saf 94: Saffer et al. (1994); The 93:
Theissen et al. (1993); Weg 85: Wegner & McMahan (1985); Weg 86: Wegner
& McMahan (1986); Weg 87: Wegner et al. (1987).



Kapitel 3

Bestimmung der atmosphéarischen
Parameter

In dieser Arbeit wurden die stellaren atmosphérischen Parameter (Effektivtemperatur, Ober-
flachenschwerebeschleunigung und photosphérische Heliumhdufigkeit) durch Vergleich von be-
rechneten Modellatmosphédren mit allen vorkommenden Balmer- und Heliumlinienprofilen, im
beobachteten Spektrum des jeweiligen Sterns, bestimmt.

3.1 Modellatmosphiren

Es wurden zwel unterschiedliche Modelle verwendet:

1. Ein Gitter von vollstindig line-blanketed LTE-Modellatmosphdren (Heber 1984). Die Mo-
delle sind planparallel und chemisch homogen, bestehend aus Wasserstoff, Helium und
allen Metallen (solare Haufigkeit) aufgebaut. Die Modellspektren wurden mit Hilfe eines
Programmes von Lemke (1997) berechnet, welches die Atmosphérenschichtung von Heber
(1984) als Ausgangsparameter verwendet. Zur Spektrumssynthese wurden die Linienpro-
file der Balmerserie des neutralen Wasserstoffs mit Hilfe der Stark-Verbreiterungstabellen
von Lemke (1997), die He 1 Linien mit Hilfe der Verbreiterungstabellen von Barnard,
Cooper & Smith (1974), Shamey (1969) und Griem (1974) und die He 11 Linienprofile
mit Hilfe der Stark-Verbreiterungstabellen von Schoéning & Butler (1989) berechnet. Das
Metall-Lineblanketing wurde mittels des Verfahrens der sogenannten ,opacity distribution
function® von Kurucz (1979) beriicksichtigt. Das verwendete Gitter iiberdeckte folgende
Bereiche:

o Tog =25000K...40 000K; ATeg =2 500K
e log(g/cms™2) = 4.50...6.50; Alog(g/cms™2) =0.25
o n(He)/n(H)=0.001,0.01,0.03, 0.1, 0.33

2. Ein Gitter von teilweise line-blanketed NLTE Modellatmosphiren (Napiwotzki 1997). Die
Modelle sind planparallel und chemisch homogen, bestehend aus Wasserstoff und Helium
aufgebaut. Verwendet wurde die neueste Version des NLTE Programms von Werner (1986)
welches auf dem sogenannten ,,Beschleunigten Lambda Iterationsverfahren* (engl. accele-
rated lambda iteration, oder kurz ALI)-Verfahren von Werner & Husfeld (1985) basiert.
Das verwendete Gitter tiberdeckte folgende Bereiche:

17
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o Teg > 30 000K ;  mit unterschiedlicher Schrittweite und 775"
meist:  Tog = ( 30, 32, 35, 37, 40, 45, 50 )+1000K

e log(g/cm s™2) > 4.50 ; mit unterschiedlicher Schrittweite und log(g)maz
meist:  log(g/cm s™2) = 4.50...6.00; Alog(g/cm s™?) = 0.25

o n(He)/n(H)=3-10"%,1-1073,3-1073, 0.01, 0.03, 0.1, 0.3

3.2 Fit-Verfahren

Das Angleichen (engl. fit) der Modellspektren an die beobachteten Spektren geschah mit Hilfe
einer modifizierten Version von Bergeron und Saffers Fit-Programm (Saffer et al. 1994), welches
die atmosphérischen Parameter gleichzeitig, durch die Methode der Berechnung der kleinsten
Fehlerquadrate (x2-Verfahren) bestimmt. Hierzu mufte zuerst der Kontinuumsfluf} jedes Sterns
auf eins normiert werden. Dies geschah mit Hilfe des Programmpaketes DIPSO. Der Vergleich
mit dem Modellspektrum, welches schon normiert vorlag und noch mit dem Gauflprofil der je-
weiligen Instrumentenauflésung gefaltet wurde, erfolgte dann nur noch mittels den jeweiligen
Linienformen.

Dieses Verfahren erlaubt leider nicht die Bestimmung der atmosphérischen Parameter der
heiflen subdwarfs, welche in Kapitel 2.2.4 als Teil eines engen Doppelsternsystems erkannt wur-
den. Dadurch, daf§ der Flufiverlauf des Bindrsystems zusammengesetzt ist aus dem Flufl beider
Komponenten, kann das Spektrum des dominierenden heiflen subdwarfs nicht normiert werden
ohne Kenntnis des Flufiverlaufs des kiithlen Begleiters. Zur Analyse dieser Doppelsterne sind
andere Verfahren notwendig, welche aber den Umfang dieser Arbeit sprengen wiirden (siehe
z.B. Theissen et al. 1993). Aus diesem Grund werden die Doppelsterne bei der Bestimmung der
atmosphirischen Parameter im folgenden nicht weiter betrachtet.
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Abbildung 3.1: Erhaltener NLTE-Modellfit (dicke Linie) tiber alle vorkommenden Balmer- und
Heliumabsorptionslinien (diinne Linie) von PG 15434629. Die vom Programm er-
mittelten atmosphérischen Parameter sind unter dem Spektrum angegeben. Es ist
zu erkennen, dafl zwar die erhaltenen Modellparameter den Verlauf der Balmerli-
nien gut, aber die Heliumlinien entweder zu schwach (He 11 4686/&) oder zu stark

(He 1 4471A) wiedergeben.
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Da bei einigen Spektren der erhaltene Fit augenscheinlich sehr schlecht ausfiel (siehe Abbil-

dung 3.1) wurde die Bestimmung der einzelnen Parameter in mehrere Stufen eingeteilt. Anhand
des Programmsterns PG 20594013 soll diese Vorgehensweise exemplarisch ausfiihrlich beschrie-

ben und dargestellt werden.

Grunditeration:

1. Fit aller Balmer- und Heliumlinien mit variabler Effektivtemperatur, Schwe-

rebeschleunigung und Heliumhéaufigkeit.

In Abbildung 3.2 (a) ist dieser Fit fiir PG 20594013 #1' mit den erhaltenen Werten

dargestellt.

2. Fit aller Balmerlinien mit der aus Schritt 1 gewonnenen und festgehaltenen He-

liumhéaufigkeit und variabler Effektivtemperatur und Schwerebeschleunigung.

Da die Linien der Balmerserie des neutralen Wasserstoffs (speziell die hoheren Linien: Hg,

H., Hg, ...) besonders empfindlich auf eine Anderung von log(g) reagieren (Saffer et al.
1994), wurde die Schwerebeschleunigung nur aus dem Profil der Balmerlinien bestimmt.
Da eine Anderung der Heliumh&ufigkeit sich nur sehr schwach auf die Linienform der Bal-
merserie auswirkt, wird diese hier konstant gehalten. In Abbildung 3.2 (b) ist der erhaltene
Fit fir PG 20594013 #1 mit der aus Schritt 1 gewonnenen und konstant gehaltenen He-

liumhé&ufigkeit (siehe Fehler) abgebildet.

3. Fit aller Heliumlinien mit der aus Schritt 2 gewonnenen und festgehaltenen

Schwerebeschleunigung und variabler Effektivtemperatur und Heliumhéufig-

keit.

Die Heliumh&ufigkeit wurde nur aus den Heliumlinien bestimmt. Da die Heliumlinien nur

sehr schwach auf eine Anderung der Schwerebeschleunigung reagieren, wurde diese beim
Fit konstant gehalten. Der Wert stammte aus Schritt 2. Der erhaltene Fit fiir PG 20594013

#1 ist in Abbildung 3.2 (c¢) abgebildet.

Wie zu sehen ist, unterscheidet sich der erhaltene Wert fiir die Heliumh&ufigkeit mit dem

aus Schritt 1.

4. Nochmals Fit aller Balmerlinien mit der aus Schritt 3 gewonnenen und fest-
gehaltenen Heliumh&aufigkeit. Die Effektivtemperatur und Schwerebeschleuni-

gung sind variabel.

In Abbildung 3.2 (d) ist dieser Fit dargestellt. Diesesmal unterscheidet sich die erhaltene

Schwerebeschleunigung von der aus Schritt 2.

5. Die Schritte 3 und 4 werden solange durchgefiihrt, bis sich die damit bestimmte

Heliumhaufigkeit und Schwerebeschleunigung nicht mehr indert?.

Die endgiiltigen Fits von PG 2059+013 #1 zur Bestimmung der Heliumh&ufigkeit und

Schwerebeschleunigung sind in Abbildung 3.2 (e) und (f) dargestellt.

6. Fit aller Balmer- und Heliumlinien mit den aus Schritt 5 bestimmten und

konstant gehaltenen Schwerebeschleunigung und Heliumh&ufigkeit. Die Effek-

tivtemperatur ist variabel.

'Zur Analyse von PG 20594013 standen 2 Spektren zur Verfiigung.
2Typischerweise konvergierten die Werte bei allen Programmsternen nach drei bis fiinf Wiederholungen.
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Dies geschah, zur endgiiltigen Bestimmung der Effektivtemperatur. Denn bei den Schrit-
ten 1 bis 6 zeigte die als freier Parameter mitbestimmte Iffektivtemperatur doch teilweise
ziemliche Abweichungen zueinander (wie in den Abbildungen 3.2 (a) bis (f) zu sehen ist).
Der erhaltene Fit fiir PG 20594013 #1 ist in Abbildung 3.3 abgebildet.

Kontrollschritte:

7. Fit jeder einzelnen Balmerlinie mit der aus Schritt 5 bestimmten und konstant

gehaltenen Heliumh&aufigkeit. Die Effektivtemperatur und Schwerebeschleuni-
gung sind variabel.

Dies wurde gemacht, um zu sehen, ob einzelne Balmerlinien deutliche Abweichungen zu
den anderen zeigen.

. Fit von mehreren Balmerlinien mit der aus Schritt 5 bestimmten und konstant

gehaltenen Schwerebeschleunigung.

Da bei den Sternen im Sample unterschiedlich viele Balmerlinien beobachtet wurden und
die erhaltenen Werte der einzelnen Balmerlinien aus Schritt 6 doch sehr stark streuen,
wurden Mittelwerte aus mehreren Linien (Hg — Hyo, Hg — Hg, Hg — Hg, Hs — Hg) gebildet.

. Fit jeder einzelnen Heliumlinie mit der aus Schritt 5 bestimmten und kon-

stant gehaltenen Schwerebeschleunigung. Die Effektivtemperatur und Heli-
umh&aufigkeit sind variabel.

Dies wurde nur gemacht, um wie bei Schritt 7 zu sehen, ob eine Heliumlinie eine gréfiere
Abweichung zu den anderen zeigt.

Die Frgebnisse wurden fiir jeden Stern graphisch dargestellt. Im Anhang A sind die Ergeb-

nisse der LTE und NLTE-Fits von einigen Spektren abgebildet. Die dort angegebenen Fehler
(wie auch die in den Abbildungen 3.1, 3.2 und 3.3) entsprechen nur dem vom Fit-Programm
ermittelten statistischen Fehler. Diese Werte sind aber im Vergleich zu den iiberwiegenden sy-
stematischen Fehler, welche hervorgerufen werden durch die Beobachtung und Datenreduktion
(Flatfield-Korrektur, relative Flufikalibration und Normierung), nur zweitrangig. Die wahren
Fehler koénnen nur abgeschitzt werden. So wird fiir die Effektivtemperatur jeweils, wie in den
Analysen von Bergeron, Liebert & Fulbright (1995) und Bergeron, Saffer & Liebert (1992),
welche den Fehler durch wiederholte Fits optischer Spektren bestimmt haben, ein Fehler von
+2.5% angenommen. Die Fehler fiir die Schwerebeschleunigung werden zu + 0.1 dex und fiir die
Heliumh&ufigkeit zu + 0.2 dex abgeschétzt.
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Erhaltene NLTE Modellfits (dicke Linien) {iber die vorkommenden Absorpti-

onslinien (diinne Linien) von PG 20594013 #1. Die vom Programm ermittelten
Werte sind jeweils unter den Spektren angegeben. Fiir eine ndhere Erlduterung:

siehe Text.
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Abbildung 3.3: Erhaltener NLTE Modellfit (dicke Linie) iiber die vorkommenden Absorpti-
onslinien (diinne Linie) von PG 20594013 #1. Die vom Programm ermittelten
Werte sind unter dem Spektrum angegeben. Fiir eine nidhere Erlduterung: siehe
Text.

3.3 Ergebnisse

Wie aus den Abbildungen der LTE und NLTE-Fits im Anhang A zu erkennen ist, bilden sich bei
der Bestimmung der Schwerebeschleunigung aus den Balmerlinien wie auch bei der Bestimmung
der Heliumhéaufigkeit aus den Heliumlinien, jeweils ein Bereich in den (Teg —log(g)) und (Teg —
log[n(He)/n(H)]) — Diagrammen aus, in dem (mehr oder weniger) alle erhaltenen Werte der
einzelnen Linien liegen. Die Mittelwerte der Schwerebeschleunigungen und Heliumh&ufigkeiten
(Schritt 6 im Fitverfahren) liegen dabei so, daf bei den meisten Programmsternen die jeweils
als freier Parameter mitbestimmte Effektivtemperatur ibereinstimmt. Im Plot von z.B. HS
054648009 ist zu erkennen, daff der Fit aller Balmerlinien (Hg — Hyg) eine Temperatur von ca.
34 000K liefert, genauso wie der Fit aller Heliumlinien.

3.3.1 Problemfille

Bei sechs sdOB-Sternen (PG 16184563, PG 16494356, PG 16534633, PG 21284096, HS 2229
+0910, HS 223341418) existiert aber eine deutliche Abweichung bei der Temperaturbestim-
mung aus den Balmer- oder Heliumlinien, sowohl in den LTE als auch in den NLTE-Fits.
Der Unterschied zwischen den Effektivtemperaturen von PG 16184563, PG 1649+356 und PG
16534633 betrigt jeweis THalmer — THelium ~ 1 3000K. Bei den anderen ist hingegen der er-
haltene Wert aus den Heliumlinien kleiner, als der aus den Balmerlinien. Fr betrigt jeweils
Tgfalmer _ Te}fIfelium ~ —2500K.
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Warum unterscheidet sich bei diesen Sternen die erhaltene Effektivtemperatur aus den Bal-
merlinien so stark von der aus den Heliumlinien?

Kann man bei HS 222940910 und HS 223341418 die Diskrepanz noch der ziemlich schlechten
spektralen Auflsung (~ 7A) zuschreiben, sieht es bei den anderen schon ungiinstiger aus, zumal
sie im Vergleich zu HS 222940910 und HS 2233+1418 mindestens die doppelte Auflésung (siehe
Tabelle 2.1) besitzen.

Es gibt aber bei allen sechs Sternen eine Gemeinsamkeit: Bei diesen Sternen wurde jeweils nur
der Wellenlingenbereich von 4000A bis 5000A (M bis H,) beobachtet. Da bei allen Programm-
sternen, deren beobachteter Spektralbereich bis hinab zu Hyg reicht, keine oder nur sehr geringe
Unterschiede zwischen den Effektivtemperaturen aus den Balmer- oder Heliumlinien besteht,
kénnte eine mogliche Erkldrung fiir die Abweichung bei den sechs Sternen die fehlenden héheren
Balmerlinien sein, welche besonders empfindlich auf eine Anderung der Schwerebeschleunigung
reagieren. Die Schwerebeschleunigung ist aber mittels der verwendeten Fit-Methode eng an eine
genaue Bestimmung der Effektivtemperatur gebunden. Wie man z.B. aus den Plots von PG
16534633 im Anhang A erkennen kann, ist aber nicht die verwendete Fit-Methode die Ursa-
che fiir die oben erwihnte Diskrepanz. Der Fit {iber alle vorkommenden Absorptionslinien mit
variabler Effektivtemperatur, Schwerebeschleunigung und Heliumhé&ufigkeit (Schritt 1 im Fit-
verfahren) liegt bei PG 16534633 zwar sehr nahe am Mittelwert fiir die Balmerlinien (Fit iiber
Hg — Hg) aber weit entfernt vom Mittelwert aus allen Heliumlinien.

Anders sieht es bei den Fits der Sterne aus, deren Spektrum bis hinab zu Hyg reichen. Wie
oben schon erwahnt, stimmen hier einerseits die Temperaturen aus dem simultanen Fit von
Hg — Hyo, allen Heliumlinien sowie auch vom Fit iiber alle vorkommenden Linien und auch
von dem des Endergebnisses (Schritt 6 im Fitverfahren) meist gut iiberein. Die Plots von HS
054648009 verdeutlichen z.B. sehr schén diesen Sachverhalt. Betrachtet man dagegen nur den
Fit der drei niedrigen Balmerlinien (Hg — Hg) von HS 054648009, so unterscheidet sich die dar-
aus erhaltene Effektivtemperatur um ca. 1 000K vom Fit, bei dem auch die htheren Balmerlinien
mit einbezogen wurden und damit auch um 1 000K vom Fit aller Heliumlinien. Weiterhin ist ein
Unterschied von ca. 0.15 dex in der Schwerebeschleunigung vorhanden, wenn man die Fits von
Hg — Hs und Hpg — Hyp vergleicht. Um zu sehen, ob dieses Verhalten auch bei den anderen unter-
suchten Sternen zu erkennen ist, sind in Abbildung 3.4 die erhaltenen Ergebnisse der Fffektiv-
temperaturen und Schwerebeschleunigungen der LTE und NLTE-Fits aus Hg —Hyo und Hg — Hs
(Schritt 8 im Fitverfahren) aller Programmterne miteinander verglichen, deren Spektrum bis hin-
ab zu Hyg reichen. Die Ergebnisse der Fits von Hg — Hyp und Hg — Hg stimmen zwar nicht immer
sehr gut {iberein, aber es ist kein systematischer Trend erkennbar. Bei einigen Sternen existiert
aber trotzdem eine ziemliche Unstimmigkeit zwischen den Fits. Beim sdB-Stern Feige 36 (siehe
Kapitel 6 und Anhang A) betrdgt der Unterschied immerhin Tgfﬁ_Hlo —Tgfﬁ_H‘s = —2600K bzw.
log(g)us-n,, —10g(g)n,-n, = —0.45dex (!) und liegt damit weit auflerhalb der Fehlergrenzen von
von ATeg = £2.5% und Alog(g) = 0.1 dex. Diese deutlichen Abweichungen sind aber vermutlich
der schlechten Auflésungen der betroffenen Sterne (z.B. bei Feige 36: ~6A) zuzuschreiben.

Das die Ursache fiir die unterschiedlichen Temperaturen aus den Fits der Balmer- oder
Heliumlinien, nicht der Abwesenheit der htoheren Balmerlinien zugeschrieben werden kann, un-
terstiitzt auch die Tatsache, daBl bei den Sternen, deren Spektren auch nur die niedrigen Balmer-
linien beinhalten, keine oder nur sehr geringe Unstimmigkeiten zwischen der Temperaturbestim-
mung aus den Balmer- oder Heliumlinien festzustellen ist (siehe z.B. Plots von PG 2059+013
im Anhang A).

Zur eindeutigen Klirung des Problems konnen somit nur Kontrollbeobachtungen der be-
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troffenen Sterne (PG 16184563, PG 16494356, PG 1653+633, PG 21284096, HS 222940910
und HS 2233+1418) beitragen, bei denen neben den niedrigen auch die hohen Balmerlinien
spektroskopiert werden sollten.

Zur weiteren Analyse werden bei diesen sechs sdOB-Sternen die Effektivtemperaturen aus
dem Fndergebnis der verwendeten Fit-Methode verwendet, welche bei den Sternen zwischen den
Werten aus dem Fit der Balmer- oder Heliumlinien liegt (siehe z.B. Plot von PG 16494356 im
Anhang A).
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Abbildung 3.4: Vergleich der erhaltenen Effektivtemperaturen (links) und Schwerebeschleuni-
gungen (rechts) der LTE (Dreiecke) und NLTE (Quadrate)-Fits aus Hg — Hyg
und Hz — H; aller Programmsterne, deren beobachteter Spektralbereich alle
Balmerlinien von Hg bis Hiq einschlief3t.

Noch gréfiere Probleme bereiten einige der Sterne, bei denen im Spektrum neben der Bal-
merserie des neutralen Wasserstoffs nur noch die He 11 4686A Absorptionslinie zu erkennen ist.
Bereits bei der Klassifikation dieser Spektren in Kapitel 2 gab es schon Schwierigkeiten, diese
eindeutig zuzuordnen. Zwar lassen sich die Spektren von HS 042640735, HS 0709+4243, HS
080043430, HS 2047+0737 und HS 230840942 sehr gut mit den verwendeten NLTE Modellat-
mosphiren beschreiben, aber bei den restlichen (PG 10174431, PG 15434629, PG 2317+046
und HS 0753+2234) gibt es keinen Fit, der neben den Balmerlinien auch die He 11 4686 A und
die Abwesenheit der He 1 4471A gut wiedergibt. Entweder passen die Balmerlinien und die He
11 4686A und He 1 4471A nicht, oder die He 11 4686A und He 1 4471A passen, aber die Bal-
merlinien nicht. In Abbildung 3.5 sind z.B. die NLTE-Fits von PG 15434629 entweder nur der
Balmerlinien (bei konstanter Heliumh&ufigkeit), oder nur der He 11 4686A und He 1 4471A (bei
konstanter Schwerebeschleunigung) wiedergegeben®. Es ist zu erkennen, daf drastisch unter-
schiedliche Effektivtemperaturen (Unterschied = 20 000K !) bei den Fits der Balmerlinien oder
der He 11 4686A und He 1 4471A vom Programm ermittelt werden.

?Die jeweils konstant gehaltene Helinmhaufigkeit und Schwerebeschleunigung wurden zuvor mit dem im letzten
Kapitel beschriebenen Fit-Verfahren (bis zu Schritt 5) ermittelt.
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Abbildung 3.5: Erhaltene NLTE Modellfits von PG 15434629 entweder nur der Balmerlinien

bei konstanter Heliumh&ufigkeit (links) oder nur der Heliumlinien bei konstan-
ter Schwerebeschleunigung (rechts). Die vom Programm ermittelten Werte sind
Jeweils unter den Spektren angegeben.

Fine Erklirungsméglichkeit wire die Verwendung der nur teilweise blanketed (nur H und He)
NLTE Modellatmosphéren zur Analyse der Spektren. Wie die Arbeit von Werner (1996) zeigt,
sind fiir wasserstoffreiche sdO-Sterne mit Effektivtemperaturen gréfler ~ 70 000K vollstdndig
Metall-line blanketed NLTE Modellatmosphédren notwendig, um die Linienprofile der He 11
und speziell der Balmerabsorptionslinien richtig wiederzugeben. Leider ergaben die Fits der
Heliumlinienprofile* der ., Problemspektren“, Effektivtemperaturen, die deutlich unterhalb (g
60 000K) der oben erwidhnten Grenze von 70 000K liegen (siche Tabelle 3.2).

Eine andere Moglichkeit wire eine sehr hohe Rotationsgeschwindigkeit der Sterne. Die Rota-
tion eines Sterns beeinflufit aufgrund des Dopplereffekts das Profil einer Absorptionslinie derart,
daB, je schneller der Stern rotiert, desto weniger ist der Linienkern eingesenkt und umso breiter
sind die Linienfliigel. Sehr schnelles Rotieren wiirde also die Linienprofile aller vorkommenden
Absorptionslinien so verdndern, dafl man mit Hilfe der verwendeten Modellatmosphéaren, wel-
che fiir eine Rotationsgeschwindigkeit von Null berechnet wurden, keinen passenden Fit finden
wiirde. Dies miifite sich aber durch die relativ gute Auflosung (2.5A. .. 3.5A4) der Spektren der
,Problem-sdQ’s*“ durch eine Abflachung der Linienkerne aller erkennbaren Absorptionslinien be-
merkbar machen. Da bei allen Spektern die Linienkerne aber immer relativ spitz zulaufen (siehe
z.B. Abbildung 3.5, speziell He 11 4686&), kann die Rotationsgeschwindigkeit der Sterne nicht
sehr hoch sein.

*Das lonisationsgleichgewicht von He 1/11 reagiert viel empfindlicher auf eine Anderung der Effektivtemperatur
als die Balmerlinienprofile des neutralen Wasserstoffs.
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Noch eine Méglichkeit zur Kldrung des Problems erkennt man bei der Betrachtung der Dop-
pelsternspektren in Kapitel 2.2.4. Unter den Doppelsternen befinden sich immerhin finf (PG
1506-052, PG 15114624, PG 1602+013, PG 16104516 und HS 025241025), die in ihrem Spek-
trum neben den Balmer- auch nur noch die He 11 4686A Absorptionslinie zeigen. Es besteht
also die Moglichkeit, dafl die sdO-Sterne mit dem ,,Fit-Problem® vielleicht einen Begleiter be-
sitzen, dessen Spektrum keine neutralen oder niedrig ionisierte Elemente aufweist, aber zum
Kontinuumsverlauf des heifien subdwarfs beitrdgt und somit (durch die Normierung) die Bal-
merlinienprofile verdndert.

Da die meisten Spektren der Problem-sdO’s nur einen sehr begrenzten Wellenldngenbereich
iiberdecken, bei dem auch noch nur sehr wenige ,,eindeutige” Erkennungsmerkmale eines kiihlen
Begleiters sich befinden kénnen (G-Band, schwache bis sehr schwache Ca 1- und Fe 1-Linien),
waren zur Bestitigung oder Verwerfung der Doppelsterntheorie auch Kontrollbeobachtungen
der betroffenen Sterne notwendig.

Im folgenden werden die Ergebnisse nach Spektralklassen sortiert aufgelistet und diskutiert.

3.3.2 Ergebnisse: sdO-Sterne

In Tabelle 3.1 sind die erhaltenen atmosphérische Parameter der Sterne, die neben den Bal-
merlinien nur noch die He 11 4686 A zeigen und deren Ergebnisse gut mit den verwendeten
NLTE-Modellatmosphéren beschrieben werden kénnen, sowie die des als einzig ,eindeutig® klas-
sifizierbaren subdwarf O-Sterns PG 15454034 aufgelistet. Die ermittelten Effektivtemperaturen
lagen teilweise deutlich auflerhalb des verwendeten LTE-Gitters. Da NLTE-Effekte in diesem
Temperaturbereich nicht mehr zu vernachlissigen sind, wurden die Ergebnisse aus den LTE-
Fits nicht weiter beriicksichtigt.

Die Ergebnisse von PG 10174431, PG 15434629, PG 23174046 und HS 075342234 konnten
anhand der besprochenen Probleme nur abgeschétzt werden. In Tabelle 3.2 sind die erhaltenen
Werte aufgelistet, wobei die angegebenen LEffektivtemperaturen jeweils aus dem Fit der He 11
4686A und He 14471A bei konstant gehaltener Schwerebeschleunigung oder aus dem Fit der Bal-
merlinien bei konstant gehaltener Heliumhiufigkeit stammen. Auch hier wurden die Ergebnisse
aus den LTE-Fits nicht beriicksichtigt.

Tabelle 3.1: Erhaltene atmosphérische Parameter der subdwarf O-Sterne, deren Spek-
tren gut mit den verwendeten NLTE-Modellatmosphiren beschrieben wer-
den konnen. Die angegebenen Werte sind mit folgenden Fehlern behaftet:

ATy = £2.5%, Alog(g/cms™?) = £0.1 und Alog (2—‘:) =30.2.

Stern Terr/K | log(g/cms™2) | log (%)
PG 1545+ 035 | 58600 4.90 —-0.7
HS 0426 + 0735 | 42200 5.50 —-2.3
HS 0709 + 4243 | 47300 5.70 -3.0
HS 0800 + 3430 | 40100 5.50 -3.0
HS 2047+ 0737 | 53800 5.15 —4.0
HS 2308 + 0942 | 50200 5.15 2.1
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Tabelle 3.2: FErhaltene atmosphérische Parameter der ,Problem“-subdwarf O-Sterne. Die
angegebenen Effektivtemperaturen stammen aus dem Fit der He 11 4686A
und He 1 4471A oder aus dem der Balmerlinien. Die angegebenen Werte sind

mit folgenden Fehlern behaftet: AT.g = £5%, Alog(g/ems™%) = £0.1 und
Alog (=) = +0.2.

Stern Ter/K log(g/cms™2) | log (%)
Helium  Balmer
PG 10174431 | ~ 43000 ~ 35000 5.50 —2.8
PG 1543 4+ 629 | ~ 58000 ~ 38000 5.60 -1.9
PG 23174046 | ~ 48000 ~ 39500 5.40 —2.6
HS 0753 4 2234 | ~ 60000 ~ 44500 5.60 -1.8

3.3.3 Ergebnisse: sdB-Sterne

Die erhaltenen atmosphédrischen Parameter der subdwarf B-Sterne sind in Tabelle 3.3 aufgeli-
stet. Da die Ergebnisse der NLTE-Fits von PG 1343 — 102 deutlich auflerhalb des verwendeten
NLTE-Gitters lagen, wurden sie nicht weiter beriicksichtigt.

Tabelle 3.3:  Erhaltene atmosphérische Parameter der subdwarf B-Sterne. Die angegebenen
Werte sind mit folgenden Fehlern behaftet: AT.g = £2.5%, Alog(g/cms™?) =

+0.1 und Alog (%) — 40.2.

Stern Ter/K log(g/cm s™2) log (%)
LTE NLTE | LTE NLTE | LTE NLTE
PG 1336 — 018 | 31400 31500 | 5.65  5.60 | —2.9 —3.0

PG 1343 — 102 | 28200 5.35 -3.3

3.3.4 Ergebnisse: sdOB-Sterne

In Tabelle 3.4 sind die erhaltenen atmosphérische Parameter der subdwarf OB-Sterne aufgelistet
und in Abbildung 3.6 sind die erhaltenen Effektivtemperaturen und Schwerebeschleunigungen
aus den LTE- und NLTE-Fits gegeniibergestellt.

Es ist zu erkennen, daf} bei Temperaturen iiber ~36 000K ein systematischer Trend zu héher-
en Effektivtemperaturen im NLTE-Fit vorherrscht, der mit steigender Temperatur immer stirker
wird. Dieses Verhalten 148t sich durch die Zunahme von NLTE-Effekten erkldren und steht im
Finklang mit den Ergebnissen von Napiwotzki (1997), der den Einfluf von NLTE-Effekten bei
sdB- und sdOB-Sternen untersucht hat.

Aber auch unterhalb von ~36 000K ist eine kleine aber doch wahrnehmbare systematische
Abweichung zwischen den Frgebnissen aus den LTE- und NLTE-Fits vorhanden. Diese Unter-
schiede sind der Tatsache zuzusprechen, dafl im Gegensatz zu den LTE-Modellatmosphéren, die
NLTE-Modelle ohne Metall-Lineblanketing berechnet wurden. Diese Differenzen sind aber im
Vergleich zu den abgeschitzten Fehlern von ATeg = £2.5% vernachlissighar.

Bei den Schwerebeschleunigungen ist zu erkennen, dafl die Werte aus den LTE-Fits einen
sehr kleinen Trend zu hoéheren Werten zeigen. Innerhalb der abgeschétzten Fehlergrenzen von
Alog(g/cms™) = +0.1 stimmen aber die erhaltenen Werte iiberein.



28 KAPITEL 3. BESTIMMUNG DER ATMOSPHARISCHEN PARAMETER

Tabelle 3.4: Erhaltene atmosphérische Parameter der subdwarf OB-Sterne. Es sind je-
weils die Ergebnisse aus den LTE- und NLTE-Fits gegeniibergestellt. Die
angegebenen Werte sind mit folgenden Fehlern behaftet: ATiy = +2.5%,

Alog(g/ems™2) = £0.1 und Alog (Z—‘:) = =+0.2.

Stern Te/K log(g/cm s™2%) log (%)

LTE NLTE | LTE NLTE | LTE NLTE
PG 10474003 | 33700 34100 | 5.60 555 | -1.7 —-1.9
PG 1618 + 563 | 33500 33700 | 5.75 565 | -1.56 —-1.6
PG 1640 4+ 645 | 35600 36200 | 5.80 580 | -13 -14
PG 16494356 | 32700 33400 | 5.65 565 | -1.2 —-1.2
PG 1653 4+ 633 | 35700 36200 | 6.10 6.10 | -14 —-1.5
PG 17224286 | 35000 35700 | 5.85 580 | —-1.6 —1.6
PG 20594013 | 33300 33800 | 5.80 580 | -1.3 —-1.3
PG 2128 4096 | 38800 39700 | 5.80 585 | =0.8 0.8
HS 00354 3034 | 36400 37100 | 5.80 575 | =156 —-1.6
HS 0048 4+ 0026 | 32400 34800 | 5.05 510 | -0.8 0.8
HS 0213 4+ 2329 | 32100 32600 | 5.50 545 | -1.5 —-1.5
HS 0546 4+ 8009 | 33900 34200 | 5.75 570 | =2.0 -=2.0
HS 0600 4 6602 | 35600 36000 | 6.30 6.20 | -14 -14
HS 081544243 | 33700 33800 | 5.95 590 | -2.0 -2.0
HS 183146432 | 35100 35600 | 5.75 570 | -1.6 —-1.6
HS 222940910 | 37400 38500 | 6.20 6.20 | -1.8 —-1.9
HS 2233 4+ 1418 | 35800 37100 | 5.60 560 | —2.3 -24
HS 23334 3927 | 36600 37600 | 5.75 570 | =2.0 =22

6.25

40 - =
o 6.00 |- =

o)
o5
I
|

5.75 o0 _

5.50 — O —

LTE: T.,./1000K

w
(o))
I
&)

[0J@)

O
|

LTE: log(g/cm s7?)

O

oS
=
I
|

- R 5.25 —
32 - O -

| . | . | . | . | 5.00 O | | | |
32 34 36 38 40 5.00 5.25 5.50 5.75 6.00 6.25

NLTE: T,,/1000K NLTE: log(g/cm s2)

Abbildung 3.6: Vergleich der Effektivtemperaturen (links) und der Schwerebeschleunigun-
gen (rechts) der sdOB-Sterne welche mit Hilfe der LTE- und NLTE-Modell-
atmosphéren gewonnen wurden.
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Vergleich mit anderen Analysen

4.1 Bisherige Spektralanalyseverfahren

In der neueren Literatur existieren jeweils zwei unterschiedliche Ansitze, um die atmosphérischen
Parameter der EHB- oder sdO-Sterne zu bestimmen. Leider stehen die jeweiligen Ergebnisse
nicht im Einklang miteinander. Da sechs Programmsterne bereits in diesen Arbeiten analysiert
wurden, ist ein Vergleich der Ergebnisse mit den hier erhaltenen moglich. Zuvor sollen aber
zunichst die Spektralanalyseverfahren der unterschiedlichen Gruppen bei den EHB- und sdO-
Sternen und die Befunde der Diskrepanzen beschrieben werden.

4.1.1 EHB-Sterne

Bisher wurden bei den EHB-Sternen die atmosphirischen Parameter wie folgt bestimmt: Die
eine Gruppe verwendete photometrische Daten und optische Spektren (40005&. ..5000A, ~2A
Auflsung) zur Analyse. Die Effektivtemperatur jedes Sterns wurde mit Hilfe des Kontinuum-
verlaufs im FUV oder Optischen ermittelt. Anschlieflend konnte die Schwerebeschleunigung bei
konstant gehaltener Temperatur aus dem Linienprofil einer oder mehrerer Balmerlinien des
neutralen Wasserstoffs (typischerweise H.) mit Hilfe von berechneten, vollstindig Metall-line
blanketed LTE Modellspektren durch visuellen Vergleich bestimmt werden. Zuletzt wurde dann
noch die Heliumhiufigkeit mit Hilfe der Aquivalentbreite einer starken Heliumlinie (meist He 1
4471A) ermittelt. Diese Vorgehensweise wurde z.B. von Heber (1986) verwendet, der die Tem-
peratur aus IUE (International Ultraviolet Explorer) UV Spektrophotometrie bestimmte, wie
auch von Moehler, Heber & de Boer (1990, ab jetzt als MHdB bezeichnet) und Theissen et al.
(1993), welche die Effektivtemperaturen mit Hilfe optischer Strémgrenphotometrie ermittelten.

Finen anderen Weg schlugen Saffer et al. (1994) ein. Sie verwendeten ausschliefllich Spektren
im optischen Wellenlingenbereich (36505&. ..5200A, ~6A Auflsung) zur Analyse. Die atmo-
sphérischen Parameter bestimmten sie mit Hilfe eines Fitprogramms, welches gleichzeitig alle
beobachteten Balmer- und Heliumlinienprofile mit einem Gitter aus berechneten LTE Modell-
atmosphiren ohne Metall-Lineblanketing verglich.

Eine direkte Vergleichsmdoglichkeit zwischen den beiden unterschiedlichen Analyseverfahren
ermdoglichten 13 Sterne, welche sowohl von Saffer et al. als auch von MHdB untersucht wur-
den. Leider stehen die Ergebnisse der beiden unterschiedlichen Verfahrensweisen nicht in guter
Ubereinstimmung miteinander. Zwischen den erhaltenen Effektivtemperaturen und Schwerebe-
schleunigungen bestehen signifikante, systematische Unterschiede von 753 — ToF'"" ~ 2750K
und log(g/cm s72)g,ger — log(g/cm s72) s &~ 0.55 dex.
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Als vermutliche Ursachen fiir die Diskrepanzen kénnen vier Ansatzpunkte verantwortlich
gemacht werden:

1. Spektren mit unterschiedlicher Auflésung und unterschiedlicher Wellenldngeniiberdeckung
(weitestgehend auszuschliefien),

2. unterschiedliche LTE Modelle (mit und ohne Metall-Lineblanketing),
3. unterschiedliche Fitmethoden und

4. Kalibration der Stomgrenfarben bei MHdB vielleicht fehlerhaft.

Bis heute ist noch nicht gekliart, welcher Punkt die unterschiedlichen Ergebnisse verursacht.

4.1.2 sdO-Sterne

Bei den heliumreichen sdO-Sternen wurden folgende Verfahrensweisen angewendet: Dreizler et
al. (1990) bestimmten die atmosphérischen Parameter in drei Schritten: In Schritt 1 schitzten
sie die Effektivtemperatur und Schwerebeschleunigung aus dem lonisationsgleichgewicht von
He 1/He 11 Linien ab, deren Aquivalentbreiten sie aus optischen Spektren (4000&..5000&,
~2.5A Auflsung) ermittelten. Im zweiten Schritt bestimmten sie die beiden Parameter genauer,
indem sie visuell die Linienprofile der Heliumlinien mit teilweise blanketed (nur H und He)
NLTE Modellspektren (Werner 1986) verglichen. Die Heliumhé&ufigkeit wurde dabei konstant auf
n(He)/n(H) = 100 gehalten. Im dritten Schritt wurde die Heliumh&ufigkeit des Sterns durch Va-
riation der Helium-Modellh&ufigkeit und visuellen Vergleich der Modellspektren mit den Profilen
der Brackett-Serie von He 11, welche ja mit der Balmerserie des neuralen Wasserstofls iiberlagert
ist, bestimmt.

Thejll et al. (1994 ) verwendeten hingegen auch ein Fitprogramm, welches die Parameter mit
Hilfe eines Gitters von teilweise blanketed (nur H und He) NLTE Modellatmosphéren (Husfeld
et al. 1989) aus optischen Spektren (3650A...5200A, ~6A Auflésung) ermittelte.

Auch hier stimmen die Ergebnisse der beiden Gruppen nicht gut iiberein. Der Vergleich der
erhaltenen Werte von fiinf He-sdQ’s, welche von beiden Gruppen analysiert wurden, erbrachte
bei der Analyse von Thejll et al. Effektivtemperaturen, die um 5000...10000K h&her und
Schwerebeschleunigungen, welche um 0.4 ...1.0 dex héher waren als bei der Analyse von Dreizler
et al.

Hier gibt es drei Ansatzpunkte, die die unterschiedlichen Ergebnisse verursachen kénnten:

1. Spektren mit unterschiedlicher Auflésung und unterschiedlicher Wellenldngeniiberdeckung
(weitestgehend auszuschliefien),

2. unterschiedliche NLTE Modelle und

3. unterschiedliche Fitmethoden.

Auch hier ist die genaue Ursache fiir die Diskrepanz noch nicht gefunden.

4.2 Vergleich der Ergebnisse

Leider besteht kein Uberlapp zwischen den subdwarf O-Sternen aus dieser Arbeit mit denen
der bisherigen Analysen, so daf§ die Frgebnisse der verschiedenen Methoden von Dreizler et al.
(1990) und Thejll et al. (1994) nicht verifiziert werden kénnen.
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Bei den EHB-Sternen gibt es aber sechs, die schon in den Arbeiten von Theissen et al. (1993)
und Saffer et. al. (1994) analysiert wurden. Dies sind zwei sdB-Sterne: PG 1343 — 102 und Feige
36 (siehe Kapitel 6), drei sdOB-Sterne: PG 17224286, PG 20594013 und PG 21284096 und ein
sdO-Stern: PG 23174046, der bei Saffer et al. als heifler sdB-Stern klassifiziert wurde (siehe Pro-
bleme bei der Klassifikation, Kapitel 2.2.3). Da Theissen et al. auch die gleiche Analysemethode
wie Moehler, Heber & de Boer (1990) verwendeten, deren Ergebnisse ja ziemliche systemati-
sche Unterschiede zu denen von Saffer et al. zeigen, ist ein Vergleich der erhaltenen Werte der
ykonkurrierenden® Gruppen mit denen aus dieser Arbeit moglich. Leider gibt es nur einen Stern
(PG 20594013), der in beiden Analysen untersucht worden ist; die anderen sind entweder nur
von Theissen et al. (PG 17224-286) oder nur von Saffer et al. (PG 1343-102, PG 21284096, PG
23174046 und Feige 36) untersucht worden.

In Tabelle 4.1 sind die erhaltenen Ergebnisse der sechs Programmsterne und die Werte von
Theissen et al. und Saffer et al. aufgelistet und in Abbildung 4.1 graphisch miteinander vergli-
chen.

Tabelle 4.1:  Vergleich der erhaltenen atmosphérischen Parameter von sechs Programmster-
nen mit den Werten aus anderen Arbeiten.

Stern hier Theissen Saffer
et al. (1993) et al. (1994)
Te/K 28200 £ 700 28900 + 1000
PG 1343-102 | log(g/cms™?) 535 + 0.10 5.65 + 0.15
log (=) —33 + 0.2 —3.0 + 0.1
Te/K 35500 + 900 |31700 + 1700
PG 17224286 | log(g/cm s™2) 580 £ 0.10 540 £ 0.20
log (=) ~16 + 02 | -L7 + 0.2
T /K 33500 + 800 | 26300 £ 120032400 + 1000
PG 20594013 | log(g/cms=2) || 585 £ 0.10 | 505 + 020 | 580 + 0.15
log (%) ~13 4+ 0.2 ~15 4+ 0.2 17 4+ 0.1
T /K 39500 + 1000 39400 + 1000
PG 21284096 | log(g/cms=2) || 5.80 £ 0.10 587 + 0.15
log (%) 08 4+ 0.2 08 + 0.1
Te/K ~48000 37900 £ 1000
PG 23174046 | log(g/cms™2) || 540 £ 0.10 581 + 0.15
log (%) 26 + 0.2 ~ 2.7
Te/K 29000 £ 700 29600 + 1000
Feige 36 log(g/cm s™2) 580 £ 0.10 582 £ 0.15
log (%) 20 + 0.2 ~19 + 0.1
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Abbildung 4.1:  Vergleich der Effektivtemperaturen (links oben), der Schwerebeschleunigungen
(rechts oben) und der Heliumh&ufigkeiten (unten) von sechs Programmsternen
mit den Werten von Theissen et al. (1993) (Dreiecke) und Saffer et al. (1994)
(Kreise). Zur Erklarung der offenen Symbole: siche Text

Wie leicht zu erkennen ist, korrespondieren die Werte von Saffer et al. meist sehr gut mit
denen aus dieser Arbeit. Nur beim Stern PG 23174046 (offene Kreise) gehen die erhaltenen
Werte (speziell bei der Effektivtemperatur) sehr stark auseinander. Dies liegt darin begriindet,
daB PG 23174046 (wie berichtet) Schwierigkeiten bei der Bestimmung der Sternparameter be-
reitete. Er ist einer der Sterne, der neben den Balmerlinien nur die He 11 4686A Linie zeigt
und nicht zufriedenstellend gefittet werden konnte. Anscheinend bereitete er aber auch Saffer et
al. Schwierigkeiten bei der Analyse, denn bei der Auflistung der Parameter, gaben sie bei der
erhaltenen Heliumh&ufigkeit von PG 23174046 als Bemerkung an, daf§ der Wert unsicher sei.
Scheinbar konnten sie auch keinen Fit finden, der neben den Balmerlinienprofile auch die He 11
4686A und die Abwesenheit der He 1 4471A Linie gut wiedergeben konnte.

Der angegebene Werte fiir die Effektivtemperatur von PG 23174046 aus dieser Arbeit
stammt aus dem Fit der He 11 4686A und He 1 4471A bei festgehaltener Schwerebeschleuni-
gung. Da eine Temperaturbestimmung aus dem He 1/11 Tonisationsgleichgewicht viel genauer
moglich ist als aus den Balmerlinienprofilen, wurde dieser Wert bevorzugt. Vergleicht man hin-
gegen den Wert von Saffer et al. mit dem Ergebnis, welches aus den Balmerlinien bestimmt wurde
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(TBamer ~ 39 500K), dann ist die Ubereinstimmung wieder ziemlich gut. (siehe Abbildung 4.1,
Vergleich der Effektivtemperaturen: offenes Quadrat).

Vergleicht man hingegen die Werte von Theissen et al. mit denen aus dieser Arbeit, so kann
man ziemlich grofle Unterschiede feststellen. Bei der Effektivtemperatur besteht ein Unterschied
von ca. 4000K bei PG 17224286 und sogar ca. 7000K bei PG 2059+013. Die Schwerebeschleu-
nigungen unterscheiden sich um 0.4 dex bei PG 17224286 und um 0.8 dex bei PG 20594013.
Nur die Heliumhiufigkeiten stimmen sehr gut iiberein.

Das Ergebnis spricht somit ziemlich eindeutig gegen die verwendete Methode von Theissen
et al., und damit auch gegen die von Moehler, Heber & de Boer welche die gleiche Methode zur
Bestimmung der atmosphérischen Parameter von EHB-Sternen verwendeten.

Die méglichen Ursachen fiir die Diskrepanzen, sind dieselben wie die bisher diskutierten:

1. Spektren mit unterschiedlicher Auflésung und unterschiedlicher Wellenldngeniiberdeckung

Eindeutig auszuschlieflen, da die verwendeten Spektren von PG 17224286 und PG 20594013
aus dieser Arbeit dieselben sind, welche auch schon von Theissen et al. untersucht wurden.

2. unterschiedliche LTE Modelle

Auch auszuschlieBen, da bei Theissen et al. und hier jeweils LTE Modelle mit vollstindigem
Metall-Lineblanketing verwendet wurden.

3. unterschiedliche Fitmethoden

Weitestgehend auszuschlieflen, da kein eindeutiger Fehler bei der Vorgehensweise von Theissen
et al. zu entdecken ist.

4. Kalibration der Strémgrenfarben vielleicht fehlerhaft

Dieser Punkt ist der Finzige, der als mégliche Ursache iibrig bleibt.

Zur Bestimmung der Effektivtemperatur verwendeten Theissen et al. die Kalibration von Le-
ster et al. (1986) fiir Hauptreihensterne, mit der Annahme, daf} diese Kalibration auf sdB-Sterne
iibertragbar sei. Nach den obigen Ergebnissen scheint aber diese Annahme nicht gerechtfertigt
Zu sein.

Fine fehlerhafte Kalibration der Strémgrenfarben wurde auch schon von Saffer et al. (1994)
zur Erklirung der unterschiedlichen Ergebnisse zu MHdB favorisiert, welche auch optische
Stromgrenphotometrie und die Kalibration von Lester et al. (1986) zur Bestimmung der Ef-
fektivtemperatur benutzten.
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Entwicklungszustand

Im folgenden wird der Entwicklungszustand der Programmsterne anhand des (physikalischen)
Hertzsprung-Russell-Diagramms diskutiert.

Die erhaltenen Effektivtemperaturen und Schwerebeschleunigungen aller untersuchten sdB-,
sdOB- und sdO-Sterne sind in einem (Teg —log(g)) — Diagramm in Abbildung 5.1 dargestellt. Je
nach Spektraltyp und Heliumhiufigkeit wurden verschiedene Symbole zur Darstellung verwen-
det. Zuséatzlich ist der sogenannte ,erweiterte Alter-Null-Horizontalast* (engl. zero-age extended
horizontal branch, ZAEHB, Caloi 1972), die Hauptreihe der Heliumsterne (engl. helium-main
sequence, HeMS, Paczyiiski 1971) und sechs theoretische post-EHB Entwicklungswege nach Dor-
man et al. (1993) abgebildet. AuBerdem ist das Ende des Heliumkernbrennens bei EHB-Sternen
(Dorman et al. 1993) eingezeichnet.

Wie zu sehen ist, besitzen die sdOB-Sterne im Vergleich zu den sdB-Sternen eine héhere
Heliumhéiufigkeit. Hinsichtlich der Lage im (Teg —log(g)) — Diagramm und der damit verbunde-
nen Entwicklungsgeschichte ist aber kein Zusammenhang mit der Heliumh&ufigkeit feststellbar.
Weiterhin ist zu erkennen, daf} ein sdB-Stern (Feige 36) ziemlich genau auf dem ZAEHB liegt,
wahrend die meisten anderen sdB- und sdOB-Sterne nahe den Entwicklungswegen von post-
EHB-Sternen (Dorman et al. 1993) liegen, sich also vom ZAEHB fortentwickelt haben. Drei
sdOB-Sterne liegen innerhalb der Fehlergrenzen auf oder unterhalb der Helium-Hauptreihe. Falls
sich diese Objekte auch wie post-EHB-Sterne entwickelt haben, miissen sie eine sehr massear-
me (M < 107*Mg) wasserstoffreiche Hiille besitzen. Die iiberwiegende Mehrzahl der sdB- und
sdOB-Sterne befinden sich auerdem (innerhalb der Fehlergrenzen) auf oder oberhalb der Grenze
des Erloschens des zentralen Heliumbrennens. Die These, dafl sich die sdOB-Sterne noch in der
Phase des Heliumkernbrennens befinden kann somit nicht vollstindig unterstiitzt werden. Das
sich fast die Hélfte (~ 44%) der untersuchten subdwarf OB-Sterne vermutlich schon in der Phase
des Heliumschalenbrennens befinden, kann entweder an einem Auswahleffekt der untersuchten
Sterne liegen, oder die sdOB-Sterne stellen die logische Folge der Entwicklung von subdwarf B-
Sternen dar. Zur Unterstiitzung dieser These sind aber weitere Untersuchungen eines statistisch
vollstdndigen Sample von subdwarf OB- und subdwarf B-Sternen nétig.

Die untersuchten heliumarmen sdO-Sterne befinden sich hingegen alle schon im Entwick-
lungsstadium des Helium-Schalenbrennens. Durch ihre Lage im Diagramm kann man sie zu der
Gruppe der ,kompakten® sdO-Sterne zuweisen, welche nahe dem blauen Ende des EHB’s liegen.
Das die kompakten sdO-Sterne moglicherweise die entwicklungsgeschichtlichen Nachfolger der
EHB-Sterne sind (Dreizler et al. 1990, Thejll 1996), bestétigt die Lage der analysierten sdO’s
welche sehr nahe an den theoretischen Entwicklungswegen von post-EHB-Sternen liegen.
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Abbildung 5.1:

Position der analysierten sdB’s (Dreiecke), sdO’s (Quadrate) und sdOB’s (Krei-
se) im (Teg — log(g)) — Diagramm. Die Heliumh&ufigkeit wird jeweils durch
verschieden Sybole dargestellt. Zusatzlich sind sechs theoretische post-EHB
Entwicklungswege nach Dorman et al. (1993) (duchgezogene Linien), fiir unter-
schiedliche stellare Kernmassen (jeweils angegeben in M), der ZAEHB (Caloi
1972, gestrichelte Kurve) und die HeMS (Paczyriski 1971, Strich-Punkt-Linie)
angegeben. Weiterhin ist das Ende des Heliumkernbrennens bei EHB-Sternen
(Dorman et al 1993, gepunktete Linie) eingezeichnet.
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Feige 36

Vor Kurzem wurde beim sdB-Stern Feige 36 eine periodische Radialgeschwindigkeitsvariation
entdeckt. Aus der Untersuchung von Spektren niedriger spektraler Auflésung (~ 5A) im opti-
schen Wellenlingenbereich, konnte eine Amplitude von K = 134.6 km/s und eine Periode von
8.503 Stunden bestimmt werden (Saffer & Reid, priv. Mitt.). Der Begleiter kann im Spektrum
nicht nachgewiesen werden.

Feige 36 stellt somit ein seltenes, enges Doppelsternsystem aus einem heiflen sdB-Stern und
einem, im Spektrum unsichtbaren, kiithlen Begleiter dar, sehr dhnlich dem der Prototypen HW
Vir oder AA Dor.

Anhand von zwei hochaufgelosten Spektren konnte die chemische Zusammensetzung von
Feige 36 untersucht werden. Der Verlauf der Analyse und die daraus erhaltenen Ergebnisse
werden im folgenden dargelegt.

6.1 Datenmaterial

Zur Analyse standen insgesammt 3 Spektren zur Verfiigung:

1. Ein Spektrum mit niedriger spektraler Auflésung (engl. low resolution, oder kurz: low-res),
welches am Kitt Peak National Observatory (KPNO) von R. Saffer gewonnen wurde (siehe
Abbildung 6.1).

2. Zwei hochaufgeldste (engl. high resolution, oder kurz: hi-res) Echelle Spektren, welche mit
Hilfe des HIRES Spektrographs am Keck I Teleskop auf Hawaii von N. Reid gewonnen
wurden (siehe Anhang B).

Die Daten der Spektren sind in Tabelle 6.1 aufgelistet.

Tabelle 6.1: Daten der zur Verfiigung stehenden Spektren von Feige 36

Beob. Ort | Instrument | Auflosung | Spektralbereich | Bemerkung
und Zeit in A in A

KPNO 91 | 2.3m B&C 6.0 3650 — 5200

Keck 196 | 10m HIRES 0.25 4280 - 6710 2 Spektren

36
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Abbildung 6.1: Low-resolution Spektrum von Feige 36.

6.2 Atmosphirische Parameter

Die Effektivtemperatur, Schwerebeschleunigung und Heliumh&ufigkeit wurden (wie in Kapitel
3 beschrieben) mit Hilfe von vollstdndig line-blanketed LTE-Modelle sowie auch mit Hilfe von
teilweise blanketed NLTE-Modellen (Napiwotzki 1997) aus den beobachteten Balmer- und He
I-Linien bestimmt. In Tabelle 6.2 sind die erhaltenen Werte aufgelistet.

Tabelle 6.2: FErhaltene atmosphirische Parameter aus den einzelnen Spektren von Feige 36.
Es sind jeweils die Ergebnisse aus den LTE- und NLTE-Fits gegeniibergestellt.
Die angegebenen Werte sind mit folgenden Fehlern behaftet: ATey = £2.5%,

Alog(g/cms~?) = £0.1 und Alog (”HE) = 40.2.

nH

Spektrum Ter/K log(g/cm s™2) log (%)
LTE NLTE | LTE NLTE | LTE NLTE
low-res 28700 29200 | 5.80 5.80 -21 =22
hires (a) | 29200 29900 | 6.00  5.95 | —2.0 —2.0
hi-res (b) | 28900 30000 | 5.80  5.85 | —=2.0 —2.0

‘ zZusammen ‘ 29000 ‘ 5.80 —2.0

6.3 Chemische Zusammensetzung

6.3.1 Linienidentifikation und Radialgeschwindigkeitsbestimmung

Anhand der beiden hi-res Spektren konnten die Haufigkeiten aller vorkommenden Metalle be-
stimmt werden. Hierzu mufiten zuerst alle Absorptionslinien identifiziert, d.h. Elementen zu-
geordnet werden. Um die Metallinien identifizieren zu kénnen, mufiten die Spektren zuerst
dopplerkorrigiert' werden. Hierzu wurden zuerst die Zentralwellenlingen der drei vorkommen-

! Aufgrund der Bewegung des Beobachters und des beobachteten Sterns relativ zueinander, hervorgerufen durch
die Erdrotation, die Bewegung der Erde um die Sonne und der Eigenbewegung des Sterns relativ zur Sonne, ist
das Spektrum jedes Sterns, aufgrund des Dopplereffekts wellenlangenverschoben. Diese Verschiebung um A 1afit
sich einfach berechnen: AX= ”TT)\Labor. Wobei v, der Betrag der radialen Komponente der relativen Bewegung
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den Balmerlinien bestimmt. Aus der Differenz der gemessenen Wellenldnge und der bekannten
Laborwellenlinge konnte die jeweilige Dopplerverschiebung bestimmt werden. Danach wurden
die Spektren auf Laborwellenldnge ,,verschoben®.

Anschlieflend wurden die Wellenldngen der stirksten vorkommenden Metallabsorptionslini-

en identifiziert. Dies geschah mit Hilfe einer Zusammenstellung von gemessenen Spektrallinien
(Moore Tables* 1959).

Die Zuweisung der einzelnen Metallabsorptionslinien gestaltete sich nicht einfach, da durch
die breiten Balmerlinien die Dopplerverschiebung nicht sehr genau bestimmt werden konnte.
Nachdem aber z.B. die relativ starken Linien des Si 111-Tripletts bei 4552.62A, 4567.82A und
4574.76A identifiziert waren, konnte die Dopplerverschiebung genauer bestimmt werden. Danach
wurden die Spektren wieder genauer an die Laborwellendngen angepafit, u.s.w.

Nachdem alle leicht erkennbaren Absorptionslinien zugeordnet waren, konnte die Radialge-
schwindigkeit exakt fiir jedes Spektrum bestimmt werden. Hierzu wurden fiir alle zugeordneten
Metallinien die beobachtete Zentralwellenlinge Apeop mit Hilfe eines Gaufiprofils bestimmt, wel-
ches mit Hilfe des Programmpaketes MIDAS an jede Linie gefittet wurde.

Die Radialgeschwindigkeit v, 148t sich dann einfach durch Umstellung der Dopplerformel

berechnen:
AN (1 Abeob )
vy = c=1(1- c
ALabor ALabor

In Abbildung 6.2 ist die Radialgeschwindigkeit jeder vermessenenen Metallinie der beiden
hi-res Spektren von Feige 36, in Abhdngigkeit von der jeweiligen Wellenlénge, dargestellt. Es ist
leicht zu erkennen, daf} es in jedem Spektrum ,,Ausreifler” gibt, die weit weg vom Mittelwert
liegen. Dies kann einerseits daran liegen, dafl die Linie nur sehr schwach zu erkennen ist, oder
es sich hierbei um einen Blend® handelt.

Aus allen Radialgeschwindigkeiten der einzelnen Metallinien wurden fiir beide Spektren von
Feige 36 folgende Mittelwerte erhalten:

pleieests — (_96.26 + 5.00) km /s
pFeieests = (110.96 £ 2.50) km/s

Im Anhang B sind die dopplerkorrigierten Keck-Spektren von Feige 36 und des ebenfalls am
Keck I gewonnenen Flufistandardsterns BD + 33° 2641 (post-AGB Stern) zusammen mit den
Positionen aller identifizierten Absorptionslinien abgebildet. Da das Spektrum von BD + 33°
2641 mit sehr hohem Signal zu Rauschverhiltnis gewonnen werden konnte und fast die gleichen
Metallinien wie Feige 36 zeigt, diente er als Referenzstern fiir die Linienidentifikation.

zueinander, Apabor die Laborwellenlinge und ¢ die Vakuumlichtgeschwindigkeit ist.

?Die Moore Tables beinhaltet eine Liste aller bekannten Spektrallinien aller Elemente, welche nach Ionisati-
onsstufen und Multipletts der Elemente, oder nach Wellenldngen, sortiert vorliegen.

3Als Blend bezeichnet man eine Uberlagerung von verschiedenen Linien verschiedener (oder gleichen)
Elemente(s).
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Abbildung 6.2: Radialgeschwindigkeitsbestimmung der beiden Spektren von Feige 36.

6.3.2 Isotopieverschiebung

Nach der Dopplerkorrektur der beiden hi-res Spektren von Feige 36 fiel auf, daf die He 1 4921A
und 6678A Linien noch eine Wellenlingenverschiebung zum Roten hin besafen, wohingegen sich
die He 1 4471A und 4713A Linien genau auf der Laborwellenlinge befanden. Beim Spektrum,
des ebenfalls am Keck I gewonnenen Flufistandardsterns BD+433° 2641, stimmten hingegen alle
He 1 Linienpositionen mit den Laborwellenldngen iiberein.

Dieses Phinomen koénnte durch eine Isotopieverschiebung erkliart werden, d.h. das Isoto-
penverhiltnis von *He/*He miifite gegeniiber dem solaren Wert ([*He/*He]s = 107*), deutlich
Zugunsten von *He verschoben sein. Labormessungen von Fred et al. (1951) zeigen, dafB die
6678A und 4921A Linien die grofte Isotopieverschiebung aller He 1 Linien iiber den beobach-
teten Wellenléingenbereich besitzen, wohingegen fiir die 4471A und 4713A Linien im Labor nur
eine sehr kleine Isotopieverschiebung gemessen werden konnte. Genau dieses Bild ist hier anzu-
treffen (siche Abbildung 6.3). Dies kénnte bedeuten, daff in der Photosphire von Feige 36 *He
stark angereichert ist. Im Gegensatz dazu zeigt aber die He 1 5015A Linie keine Verschiebung,
obwohl die Labormessung eine vorhersagt (siehe Abbildung 6.4).

Eine weitere Kontrollméglichkeit zur Stiitzung der Isotopieverschiebungshypothese, wire die
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Vermessung der He 1 5875A Linie, welche nach der Labormessung fast keine Verschiebung auf-
weisen diirfte. Leider befindet sich diese Linie bei Feige 36 genau in einer Liicke zwischen zwei
Echelleordnungen und kann somit nicht vermessen werden. Zur zweifelsfreien Klarung ist somit

KAPITEL 6. FEIGE 36

eine Kontrollbeobachtung (zumindest der He 1 5875A Linie) unbedingt notwendig.

Falls nun diese Linienverschiebungen durch eine ®*He Isotopieaomalie hervorgerufen wird,
wire Feige 36 erst der zweite sdB-Stern (neben SB 290, Heber 1991) und der fiinfte HB-Stern

(Heber 1991), der eine *He Anreicherung in der Atmosphire zeigt.
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Abbildung 6.3:

Beobachtete Linienprofile von 4921A (links oben), 6678A (rechts oben) 4471A
(links unten) und 4713A (rechts unten) in beiden Keck Spektren von Feige 36
im Vergleich zu den Spektren des (ebenfalls am Keck gewonnenen) post-AGB
Sterns BD+33° 2641 und des (am ESO-CASPEC gewonnenen) 3He Sterns HR,

280. Die Labor-Linienpositionen fiir die *He und *He Isotope sind angegeben.



6.3. CHEMISCHE ZUSAMMENSETZUNG 41

\ \ \ \
He 15015  BD+33° 2642 |
1.0 - -
-
n
C 08r _
9
N Feige 36 (b)
+
% 06
% 2 Feige 36 (a) |
=
=
<,
)
T o4l B
)
o—
g HR 280
<
o BN
Z ozl /\'\ il
S “He He
0.0 Ll P Ll L0
5014 5015 5016 5017 5018
A(R)

Abbildung 6.4: Beobachtetes Linienprofil von 5015A in beiden Keck Spektren von Feige 36
im Vergleich zu den Spektren des (ebenfalls am Keck gewonnenen) post-AGB
Sterns BD+33° 2641 und des (am ESO-CASPEC gewonnenen) 3He Sterns HR,

280. Die Labor-Linienpositionen fiir die *He und *He Isotope sind angegeben.

6.3.3 Messung der Aquivalentbreiten

Nachdem alle Metallinien eindeutig zugeordet waren, wurden ihre Aquivalentbreiten vermessen.
Dies geschah mit Hilfe des Programmpaketes MIDAS. Hierzu wurde aber nur das zweite hi-res
Spektrum von Feige 36 (Feige 36 b) verwendet, weil dieses ein hoheres Signal zu Rauschverhéltnis
besitzt als das erste (Feige 36 a).

Da die Vermessung der Aquivalentbreite einer Linie ein sehr subjektiver Vorgang ist, wurden
alle vorkommenden Linien dreimal an verschiedenen Tagen vermessen, um die Meffehler einzu-
schrianken. Die daraus erhaltenen, gemittelten Aquivalentbreiten sind in Anhang C aufgelistet.

6.3.4 Haufigkeitsanalyse

In den hi-res Spektren von Feige 36 konnten C 111, N 11, O 11, Al 111, Si 111, S 11, S 111, Ar 11 und
Fe 111 Linien verschiedener Multipletts und von Mg 11 ein Blend aus zwei Linien eines Doubletts
identifiziert werden.

Durch die gemessenen Aquivalentbreiten aller Linien, konnten die Haufigkeiten der vorkom-
menden Metalle mit Hilfe von Wachstumskurven®, welche aus line blanketed LTE Modellatmo-
sphiren-Rechnungen stammen, berechnet werden. Aus den N 11 und O 11 Linien wurde deswei-
teren eine Mikroturbulenz-Geschwindigkeit von vy < 5 km/s abgeschitzt. In Anhang C sind

*Fine Wachstumskurve ist die Funktion der Aquivalentbreite einer Spektrallinie in Abhingigkeit von der
Haufigkeit des fiir die Linie verantwortlichen Elements.



42 KAPITEL 6. FEIGE 36

die somit bestimmten photosphirischen Hiufigkeiten aller vermessenen Metallinien fiir vy = 0
km /s aufgelistet. Die Referenzen fiir die g f-Werte der einzelnen Ionen sind zusétzlich angegeben.
Eine Zusammenfassung und Vergleich mit den solaren Werten ist in Tabelle 6.4 wiedergegeben.

Tabelle 6.4: Photosphérische Metallhdufigkeit von Feige 36. Angegeben ist die logarithmi-
sche Haufigkeit log(e) (bezogen auf logle(H)] = 12). n bezeichnet die Anzahl

der gemessenen Linien.

Ion n  log(e) log(es)  log(e/eq)
C 3 72402 8.58 —-1.44+£0.2
N 31 7.7+£0.1 8.05 —0.4+0.1
0] 35 7.940.2 8.93 —-1.0+£0.2
Mg 1 ~ 6.6 7.58 ~ —1.0
Al 5 5.840.1 6.47 —0.7+ 0.1
Si 7 6.94+0.2 7.55 —-0.7+£0.2
S 14 7.5+0.5 7.21 +0.3£0.5
Ar 11 7.1+£0.1 6.56 +0.5+£0.1
Fe 6 7.8+0.3" 7.48 +0.34+0.3*
8 724037 748 -0.3£0.37
*: nur Multiplett 5
T: ohne Multiplett 5

Wie in Tabelle 6.4 zu sehen ist, ergibt sich ein Problem bei der H&ufigkeitsbestimmung
von Fisen. Es existiert eine deutliche Diskrepanz zwischen der Hiufigkeit, welche Anhand der
Linien des fiinften Multipletts bestimmt wurde, zu der Hiufigkeit der {ibrigen vorkommenden
Linien anderer Multipletts. In der Literatur wurde fiir die Hiufigkeitsbestimmung von Eisen in
sdB-Sternen bisher nie Linien des 5. Multipletts verwendet, weil der zur Verfiigung gestandene
Wellenldngenbereich einfach nicht weit genug ins Rote® reichte (Kiigler 1991).

Daf hierbei nicht notwendigerweise NLTE-Effekte als Klirung herangezogen werden kénnen,
zeigt das 113. Multipett (siche Anhang C), dessen Linien noch weiter im Roten (5225A< A <
53104&) liegen. Deren erhaltene H&dufigkeit stimmen ndmlich sehr gut mit den Werten der ande-
ren Linien aus dem vierten und 121. Multiplett iiberein. Dies legt den Verdacht nahe, dafi die
verwendeten Atomdaten des fiinften Multipletts vielleicht fehlerhaft sind. In dieser Arbeit wur-
den die Atomdaten (speziell die g f-Werte) der einzelnen Multipletts aus verschiedenen Quellen
eingesetzt (Referenzen sieche Anhang C). Die Daten fiir das fiinfte Multiplett stammen aus der
Arbeit von Kurucz (1988).

Andereseits kann es aber auch sein, daf} es vielleicht irgendwelche andere Effekte gibt, welche
diese Diskrepanz in der Haufigkeitsbestimmung erkliren kénnen. Dieses Problem soll und kann
aber im Rahmen dieser Diplomarbeit nicht weiter vertieft werden. Zur weiteren Analyse werden
deswegen nur die Linien der anderen Multipletts betrachtet, deren berechnete Hiufigkeiten in
relativ guter Ubereinstimmung miteinander sind.

In Abbildung 6.5 ist die Differenz der Haufigkeit von Helium und aller vorkommenden Metalle
von Feige 36 zu den solaren Werten dargestellt. Helium ist, wie typisch bei sdB-Sternen, im
Vergleich zum solaren Wert um ca. 1 dex unterhdufig. Bei den Metallen ist zu erkennen, daf}
Kohlenstoff, Sauerstoff und Magnesium im Vergleich zu den solaren Werten um ca. 1 dex oder

®Die Absorptionslinien des 5. Multipletts von Fe 111 liegt im Wellenlingenbereich zwischen ca. 5060A und
5195A.
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mehr abgereichet sind. Stickstoff, Aluminium, Silizium und Fisen sind nur gering abgereichert
und Schwefel hat weitestgehend solare Haufigkeit. Argon ist sogar, im Vergleich zum solaren
Wert, leicht angereichert.
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Abbildung 6.5: Differenz der erhaltenen Elementhéufigkeiten von Feige 36 zu den solaren Wer-
ten.

Im direkten Vergleich mit den Flementhiufigkeiten anderer sdB-Sterne stellt Feige 36 nichts
Auflergewohnliches dar. So besitzt der sdB-Stern SB 290, welcher anndhernd die gleichen atmo-
sphirischen Parametern wie Feige 36 hat (SB 290: Ter = 28 200K, log(g/cm s72) = 5.50 (Kiigler
1991); Feige 36: Tegr = 29 000K, log(g/cm s™%) = 5.80), auch in den Elementh&ufigkeiten ziemli-
che Ahnlichkeiten. In Abbildung 6.6 sind die Elementhiufigkeiten von Feige 36 im Vergleich zu
SB 290 dargestellt. Hierbei ist zu erkennen, daf} die erhaltenen Werte sehr gut mit denen von
Feige 36 korrespondieren. Fast alle erhaltenen Elementhiufigkeiten von SB 290 (Kiigler 1991)
sind zwar im Vergleich zu Feige 36 um ziemlich genau 0.3 dex geringer, zeigen aber ansonsten
bis auf Silizium den gleichen Trend in der An- oder Abreicherung der jeweiligen Elemente (im
Vergleich zu den solaren Werten). Sogar die Aluminium-, Schwefel-, Argon- und Fisenhaufigkei-
ten, welche bei SB 290 wegen fehlender Linien nur angeschitzt werden konnten, zeigen einen
dhnlichen Verlauf. Die Ahnlichkeit der beiden Sterne macht sogar bei der He-Isotopieanomalie
keinen Halt. So wurde bei SB 290 auch eine *He-Isotopieverschiebung festgestellt (Heber 1991).
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Abbildung 6.6: Vergleich der Elementhiufigkeiten von Feige 36 (jeweils linker Balken) zum sdB-
Stern SB 290 (jeweils rechter Balken). Angegeben ist jeweils die logarithmische
Haufigkeit log(e) (bezogen auf log[e(H)] = 12).
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6.3.5 Diffusion

Wie sind aber diese An- und Abreicherungen der verschiedenen Elemente (im Verleich zu den
solaren Werten) in Feige 36 und SB 290 zu erkldren?

Fiir die, im Vergleich zum solaren Wert, starke Abreicherung von Helium in der Atmosphére
von sdB-Sternen, werden Diffusionsprozesse (Gravitationstrennung) verantwortlich gemacht.
Hervorgerufen durch das, im Vergleich zum Wasserstoff, hohere Atomgewicht sinkt das Helium
in tiefere photosphirische Schichten ab, so daf} die Spektrallinien des Heliums folglich schwicher
erscheinen. Dieser Mechanismus ist vermutlich auch fiir die vorgestellte *He-Isotopieanomalie
verantwortlich. Aufgrund des htheren Atomgewichts miifite dieser Effekt bei den Metallen noch
viel grofer sein, doch die bisherigen Haufigkeitsanalysen von sdB-Sternen (Kiigler 1991) zeigen
wie hier bei Feige 36, keinen Zusammenhang zwischen der Abreicherung und dem Atomgewicht.
Dies bedeutet, dafl noch weitere Beschleunigungsmechanismen beriicksichtigt werden miissen.
So kann die Strahlungsbeschleunigung, welche eine Folge des Strahlungsdruckes ist, Atome und
Ionen aus tieferen Schichten weiter an die Oberfliche beférdern. Die Stérke dieser Strahlungs-
beschleunigung hingt aber wesentlich von den Absorptionseigenschaften des Atoms oder lons
ab, d.h. sie wirkt nicht auf alle Elemente gleichermafien, sondern ist von Atom zu Atom (bzw.
Ion zu lon) verschieden.

Insgesamt gesehen (so ist die heutzutage giangigste Meinung) ist das Zusammenwirken von
Gravitations- und Strahlungsbeschleunigung fiir die ,anormale* Hé&ufigkeitsverteilung in sdB-
Sternen verantwortlich. Leider sind theoretische Modelle noch nicht in der Lage diese Vorstellung
nachzuvollziehen. Zukiinftige Arbeiten sind nétig um die Richtigkeit der Diffusionstheorie zu
iiberpriifen.
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Schlufibetrachtung

Die Ergebnisse dieser Diplomarbeit sind weitestgehend konsistent mit den Ergebnissen aus bis-
herigen Analysen. So kénnen die sdB- und sdOB-Sterne der Gruppe der post-EHB-Sterne zuge-
rechnet werden, wihrend die heliumarmen sdO-Sterne als entwicklungsgeschichtliche Nachfolger
der EHB-Sterne identifiziert werden konnten. AuBerdem bestehen sehr gute Ubereinstimmungen
bei den festgestellten Elementhdufigkeiten von sdB-Sternen.

Aber es bleiben noch Fragen offen:

1. Warum lassen sich einige der untersuchten sdO-Sterne nicht mit den verwendeten Modell-
atmosphiren beschreiben?

2. Wieso bestehen bei manchen der analysierten sdOB-Sterne Diskrepanzen bei der Effektiv-
temperaturbestimmung aus den Balmer- oder Heliumlinien?

3. Sind die festgestellten Verschiebungen der Heliumlinien von Feige 36 einer Helium-Isoto-
pieverschiebung zugunsten von *He zuzuschreiben? Und wenn ja, existiert vielleicht bei
allen sdB-Sternen eine *He Anreicherung in der Photosphire?

Zur Klarung dieser Fragen sind unbedingt Nachbeobachtungen der jeweiligen Sterne notwendig.
Méglicherweise kénnen dann einige der Fragen beantwortet werden. Vielleicht sind aber auch
nur die Theorien zur Beschreibung der Sternatmosphéren noch nicht weit genug gereift, um die
bestehenden Diskrepanzen zu erkliren.

Die Zukunft wird es zeigen ...
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Anhang A

Graphische Darstellung der LTE und
NLTE-Fits
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70 ANHANG C. PHOTOSPHARISCHE METALLHAUFIGKEITEN VON FEIGE 36
Ton Ref. Ton Ref.
Mult. MA Wi /mA log(gf) —log(n) Mult. MA Wi /mA log(gf) —log(n)
Cur  Har 70 O1I Wie 66, Bel 94
1 4647.42 7 0.072 5.04 1 4638.86 20 —0.307 4.16
4650.25 8 —0.149 4.75 4641.82 34 0.083 4.22
4651.47 4 —0.625 4.65 4649.14 46 0.342 4.22
4.82 +£0.20 4650.84 21 —0.331 4.11
4661.63 20 —0.249 4.21
NIl  Wie 66, Bec 89 4673.74 8 —1.080 3.89
3 5666.64 33 0.009 4.37 4676.24 29 —0.360 3.89
5676.02 26 —0.340 4.20 4696.35 3 —1.359 4.01
5679.56 49 0.279 4.34 2 4317.14 17 —0.355 4.08
5710.77 17 —0.470 4.29 4319.63 19 —0.357 3.97
5686.21 17 —0.474 4.27 4366.89 16 —0.320 4.19
4 5002.70 8 —1.086 4.11 5 4414.90 39 0.210 4.19
5010.62 17 —0.611 4.23 4416.97 31 —0.041 4.09
5045.09 20 —0.389 4.35 4452.37 14 —0.757 3.85
5 4601.48 18 —0.385 4.44 15 4596.18 27 0.196 3.94
4607.16 20 —0.483 4.30 25 4699.22 26 0.270 3.91
4630.54 38 0.093 4.47 4705.35 30 0.519 4.10
4643.09 21 —0.385 4.36 26 4369.28 7 —0.403 3.89
15 4447.03 30 0.238 4.39 28 4890.93 5 —0.381 3.89
19 5005.15 39 0.612 4.47 4906.83 7 —0.107 4.12
5016.39 5 —0.450 4.48 4924.53 20 0.076 3.83
5025.66 5 —0.438 4.48 32 5206.65 4 —0.260 4.19
20 4779.72 6 —0.577 4.31 33 4941.07 12 —0.010 3.95
4781.19 2 —1.038 4.41 4943.00 18 0.276 4.05
4788.13 10 —0.388 4.24 4955.71 6 —0.541 3.80
4803.29 19 —0.135 4.17 35 4443.01 10 —0.082 3.71
24 4987.38 7 —0.630 4.11 4448.19 9 0.045 3.89
5007.33 19 0.161 4.41 54 4281.32 5 0.013 4.10
29  5452.07 5 —0.741 4.11 4288.82 3 —0.020 4.32
5495.66 13 —0.171 4.15 4294.79 5 0.380 4.40
31  6610.56 16 0.433 4.37 4303.84 9 0.660 4.34
55  4427.96 5 —0.165 4.29 4275.56 14 0.766 4.36
4431.82 5 —0.165 4.29 4277.40 7 0.215 4.12
4432.74 18 0.583 4.44 93  4609.44 15 0.709 4.12
4433.48 5 —0.040 4.41 94 4465.42 5 0.344 4.07
59 4530.40 19 0.671 4.49 4.06 £0.17
61  4694.70 5 0.111 4.48

4.33 £0.12
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Ion Ref. Ion Ref.
Mult. MA Wi /mA log(gf) —log(n) Mult. MA Wi /mA log(gf) —log(n)
Mgil  Wie 66 Aril Wie 66
4 4481.13 } 24 0.568 5 42 1 4400.09 2 —0.719 4.82
4481.33 0.732 6  4735.93 5 —0.108 5.04
5.42 4735.93 10 0.215 5.00
4847.90 2 —0.222 4.94
Al1r Kod 70, OPD 93 5062.07 3 —0.470 4.82
2 5696.60 16 0.230 6.22 7 4331.25 3 —0.200 4.71
5722.73 9 —0.070 6.21 4426.01 9 0.170 5.01
3 4512.54 12 0.405 5.80 4430.18 6 —0.200 4.82
4528.91 } 17 —0.294 6.34 14 4879.90 6 0.220 4.96
4529.20 0.660 15 4545.08 3 —0.290 4.95
8 4479.89 } 16 0.894 6.30 4764.89 5 —0.110 4.90
4479.97 1.021 4.9140.10
6.25 £ 0.06
Fe1il  Kur 88, Ekb 93
Simnr Har 70, Bec 90 4 4419.596 11 —2.335 4.51
2 4552.62 87 0.283 4.95 5 5063.421 10 —2.950 3.85
4567.82 72 0.061 4.91 5073.903 16 —2.557 3.98
4574.76 46 —0.416 4.82 5086.701 11 —2.590 4.14
9 4813.30 13 0.702 5.21 5127.387 } 13 —2.218 } 162
4819.72 13 0.814 5.30 5127.631 —2.564
4828.96 17 0.924 5.22 5156.111 } 7 —2.018 } 445
51  4716.65 15 0.491 5.08 5156.226 —3.314
5.07 £0.18 5193.909 5 —2.852 4.23
113 5243.300 19 0.405 4.64
SII  Wie 66, Wie 69 5272.369 6 —0.421 4.51
7 5032.41 4 0.176 5.19 5276.186 } 1 —7.667 } .60
9 4815.52 7 —0.050 4.67 5276.476 —0.001
14 5639.96 30 0.334 4.12 5282.297 11 0.108 4.69
5646.98 21 0.114 4.16 121 4296.750 6 —2.081 5.11
15  4885.65 6 —0.740 3.90 4304.748 0.377
4917.20 10 —0.400 4.10 4304.748 } 5 —0.699 } 5.22
5014.03 20 0.033 4.18 4304.767 1.027
46 4901.30 4 —0.460 4.00 4310.337 0.189
4.29 £ 0.43 4310.355 } 9 —1.072 } 5.03
4310.355 1.156
SIII  Wie 69, Har 70 4.21 £0.26*
4 4284.99 28 —0.046 5.00 4.79 + 0.281
4361.53 8 —0.724 4.95 * nur Mult. 5
7 4354.56 8 —1.611 3.95 t: ohne Mult. 5
4364.73 7 —0.710 5.12
4439.84 9 —1.520 4.28
4527.96 3 —1.640 4.72
4.66 £ 0.47

Referenzen: Bec 89: Becker & Butler (1989); Bec 90: Becker & Butler (1990); Bel 94: Bell et al. (1994);
Ekb 93: Ekberg (1993); Har 70: Hardorp & Scholz (1970); Kod 70: Kodaira & Scholz (1970);
Kur 88: Kurucz (1988); OPD 93: The Opacity Project Database: Cunto et al. (1993); Wie
66: Wiese, Smith & Glennon (1966); Wie 69: Wiese, Smith & Miles (1969).
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