PTF1 J011339.09+225739.1 - Spektroskopische
und photometrische Analyse eines neuentdeckten
HW Vir-Systems

Zulassungsarbeit
zur wissenschaftlichen Priifung fiir das

Lehramt am Gymnasium
im Studiengang Physik

vorgelegt am 20. Juli 2016

von Maximilian Wolz

Dr. Karl Remeis Sternwarte

Astronomisches Institut der

Friedrich-Alexander-Universitat Erlangen-Niirnberg

il

.

Betreuer: Prof. Dr. Ulrich Heber



Inhaltsverzeichnis 2
Inhaltsverzeichnis

Tabellenverzeichnis 4

[Abbildungsverzeichnis| 5

(1 Einleitung| 7

2 Doppelsternsysteme)| 8

[2.1 Klassifikation von Doppelsternsystemen|. . . . . . . .. ... ... ... ... 8

[2.1.1  Visuelle Doppelsterne|. . . . . . . .. .. ... ... ... . ... ... .. 8

[2.1.2  Astrometrische Doppelsternsysteme| . . . . . . . . . . .. ... .. ... .. 12

[2.1.3  Spektroskopische Doppelsternsysteme| . . . . . . . . ... ... ... ... 14

[2.1.4  Photometrische Doppelsternsysteme|{. . . . . . . . . . ... ... ... ... 17

2.2 Das Roche-Potentiall . . . . . . . . ... ... 24

2.2.1 Mathematische Herleitung| . . . . . . ... ... ... ... ... .. .... 24

2.2.2  Lagrange-Punkte und Aquipotentialflichen| . . . . . . . . ... ... .. .. 26

[2.2.3  Klassifikation enger Doppelsternsysteme| . . . . . . . . . ... ... 30

224 Massentransferl . . . . . . ... 31

2.2.5  Massentransferratel . . . . . . . ... Lo 33

[3 Heilse Unterzwerge und ihre Entstehung| 35

[3.1  Entstehung heiler Unterzwerge, . . . . . . . . . . . . . ... ... L. 38

[3.2  Eigenschaften heilser Unterzwergel . . . . . . . . . . . . . . ... .. 43

[3.3 HW Vir Systeme| . . . . . . . . . 47

[4 Beobachtungsprogramme| 48

4.1 SDSSI. . o 48

4.2 MUCHEUSS. . . . . 49

A3 PTEundiPTE . . . . o o 50

b PTF1 J011339.09+225739.1] 52

[>.1 Analysemethoden und verwendete Programme| . . . . . . . . . .. .. ... ... . 52

[>.1.1  Lichtkurvenanalyse und MORO| . . . . . . ... ... ... ... ... ... 52

[>.1.2  Quantitative Spektralanalyse und SPAS| . . . . .. ... ... .. ... .. 55

[>.1.3  Baryzentrische Korrektur|. . . . . . . . . ... ... 59

(.2 Observationl . . . . . . . . .. 59

[5.3  Quantitative Spektralanalysel. . . . . . . . . ... oL 61

[>.3.1 Geplantes Vorgehen und auttretende Schwierigkeiten| . . . . . . . . . . .. 61

b.3.2 Datenreduktion und -kallibrationl . . . . . . ... ... ..o o000 64

[5.3.3  Bestimmung der Radialgeschwindigkeitskurvel . . . . . . . .. .. .. ... 75

[5.3.4  Ermittlung der Atmospharenparameter| . . . . . . . . . . ... .. .. ... 79

[>.4 Lichtkurvenanalysel . . . . . . . . ... 83

[6 Zusammentassung der Ergebnisse| 89




Inhaltsverzeichnis 3
[7__Ausblick 90
91
G hoid 08
[9 Danksagung| 102

103

[10 Erkldrung zur Hausarbeit gem3R §29 (Abs.6) LPOI|




TABELLENVERZEICHNIS 4

Tabellenverzeichnis

(1 Parameter des Wilson-Devinney-Vertahrens|. . . . . . . ... ... ... ... ... 52
[2 Radialgeschwindigkeiten vorreduzierte Daten| . . . . . . . . . . ... ... ... .. 62
[3 Zeitdifterenz zwischen roten und blauen Spektren| . . . . . . . . ..o 63
[4 Ergebnisse Radialgeschwindigkeit MIDAS|. . . . . . .. ... ... ... ... ... 71
(5 Vergleich RV selbstreduzierte Spektren| . . . . . . . . .. ... ... ... ... .. 73
(6 Radialgeschwindigkeiten aus Keck-Spektren| . . . . . . . . .. ... .. ... ... 76
[7 Atmospharenparameter von PTF 1301} . . . . ... ... ... ... ... ..... 79
(3 krgebnis Lichtkurvenanalysel . . . . . . . . ... 0000000 85
[9 oternparameter| . . . . . . L L L. 89
(10 Bekannte sdB+dM-Systeme| . . . . . . . ..o oo 91




ABBILDUNGSVERZEICHNIS )

Abbildungsverzeichnis

(1 Airy-Scheibchen mit zugehorigem Intensitatsverlaufl . . . . . . ... ... ... .. 9
2 VLT als Interferometer] . . . . . . . . . . . . .. ... 10
B Relative Bahn| . . . . . . . .. . 11
[4 Astrometrisches System| . . . . . . ... oL 12
(5 Photo- und Baryzentrum|. . . . . . . . . ... L 13
(6 Astrozentrische Bewegung von Sirius| . . . . . . ... ..o 13
[7 Funktionsweise Spektrograph| . . . . . . . ... oo 14
B Tinjenshiftl . . . . . . . . o o 16
[9 Radialgeschwindigkeitskurven| . . . . . . . ... ..o o000 17
(10 Typischer Verlaut einer Lichtkurvel . . . . . . ... . ... ... ... ... ... . 18
(1T Randverdunkelung Sonnef. . . . . . . . . . . ... oL 20
(12 Lichtkurve: beobachtbare Fffektel . . . . . . . . . ..o o000 21
(13  Microlensing| . . . . . . . . . .. e 22
(14 Mitrotierendes Bezugssytem| . . . . . . . . . ... 25
15  Potentialverlaut mit Lagrangepunktenl. . . . . . . . . . . .. ..o 27
16 Aquipotentiallinien in der Orbitebene| . . . . . . . . . . . ... 28
(17 Klassifikation enger Systeme| . . . . . . . . ..o Lo 30
[18  Potentialtopfe| . . . . . . . . . 32
19 Annahmen Massentransfer-Ratel . . . . . . ... ... ..o 33
20 Position sdO/Bim HRD| . . . . . ... ... . oo oo 35
21 Entstehungsmodell heilser Unterzwerge - Teil 1} . . . . . . . .. ... ... ... .. 39
[22  Entstehungsmodell heilser Unterzwerge - Teil 2 . . . . . . . . ... ... ... ... 41
23 Sternentwicklung aut RGB| . . . ... ... ... ..o 42
24 Absorptionslinien bei sdO/B Sternen| . . . . . ... ... o000 44
25 Verteilung sdB Sterne in T, ;¢-log(g)-Diagramm| . . . . . .. ... ... ... ... 45
26 Hellumhaufigkeit bei sdB Sternen| . . . . . . . . . . . . . .. ... .. .. ..... 46
27 SDSS Telescope| . . . . . . . 48
28  verwendete Kamera bet PTEl. . . . . . . . . ... ... ... ... .. ....... 50
29 Bedienoberflache von SPASI . . . . . . .. .00 56
[30  Veranderung Absorptionslinien|. . . . . . . . . ... ... o000 58
[31  Veranderung Absorptionslinien|. . . . . . . . . ... ... oL 66
[32  Unbearbeites Spektrum von DBSP| . . . . ... ... ... o0 68
[33  Rohdatenspalte: Intensitat-Pixel-Diagramm| . . . . .. ... ... ... ... .. 69
[34  Kallibriertes, blaues Spektrum + Skyspektrum|. . . . . . .. ... ... ... 70
[35  Kallibrationsspektrum roter Bereichl . . . . . . . ... ... ... ... 0. 72
[36  Ermittlung Radialgeschwindigkeit mit ISIS| . . . . . .. ... ... ... ... ... 73
[37  Reflektionsettekt im Spektrum von HS 2333+3927 . . . . . . . . . ... ... ... 75
[38  Radialgeschwindigkeitskurve von PTF1301 . . . . . . . ... .. ... ... .... 78
39 T.rp-log(g)-Diagramm| . . . . . . . ..o 81
40  T.pp-log(y)-Diagramm)| . . . . . ..o o000 0oL 82
41 Anpassung Lichtkurve fuir MORO| . . . . . ... ... ... ... ... ... ... 83
(42 Fit der grunen Lichtkurve . . . . . . . . . .. oo o000 86

43 it der roten Lichtkurvel . . . . . . oo 87



ABBILDUNGSVERZEICHNIS 6

44 Rocheradien PTEI301 . . . . . . .. o oo o 88
[45  Beobachtungsprotokoll 23.12.14 - Teil 1) . . . . . . . . .. ... ... ... ... .. 93
[46  Beobachtungsprotokoll 23.12.14 - Tell 2{ . . . . . . . . . . ... . ... ... .... 94
[47  Beobachtungsprotokoll 24.01.15-"Teil 1) . . . . . . . .. ... ... ... ... ... 95
[48  Beobachtungsprotokoll 24.01.15 - Teil 2 . . . . . . . . ... ... ... ... ... 96

(49

Beobachtungsprotokoll 24.01.15 - Tell 3 . . . . . . . .. ... ... ... ... ... 97




1 Einleitung 7

1 Einleitung

Seit dem Beginn der modernen Astrophysik hat sich der Wissenshorizont in der Astronomie deut-
lich erweitert. Waren es zunéchst Erkenntnisse iiber das Sonnensystem und die néchstgelegenen
Sterne, konnte im Laufe der Jahre mit immer besserer Technik immer weiter in das Universum
hineingeschaut werden. Zu den Meilensteinen gehoren seit Beginn des 20. Jahrhunderts unter
anderem die Entwicklung des Hertzsprung-Russel-Diagramms, die Harvard-Spektralklassifikation
von Sternen - bei dieser werden Sterne allein auf Grundlage ihres Spektrums einem bestimmten
Spektraltyp zugeordnet, wodurch Aussagen iiber die chemische Zusammensetzung des Sterns und
dessen Oberflichentemperatur moglich sind -, Aussagen iiber die Abstdnde zu anderen Sternen,
Sternhaufen und Galaxien sowie deren Massen und weitere Entwicklung, die Erkenntnis, dass sich
das Universum ausdehnt (und das mit immer hoherer Geschwindigkeit), auferdem in neuester
Zeit der Nachweis, dass auch auferhalb unseres Sonnensystems Planeten existieren (sogenannte
Exoplaneten).

Eine besonders wichtige Rolle spielten Doppel- oder Mehrfachsternsysteme, ohne die viele physi-
kalische Erkenntnisse und Gesetzmaéafigkeiten unentdeckt geblieben wéren. Denn im Vergleich zu
isolierten Sternen sind Doppelsterne gravitativ gebunden, wechselwirken also mit einem weiteren
Stern so stark, dass sie sich um ihren gemeinsamen Schwerpunkt bewegen. Mit Hilfe der New-
tonschen Mechanik kann solchen Systemen dann eine Vielzahl an Parametern entlockt werden -
darunter im besten Falle der Abstand der beiden Sterne voneinander und zur Erde, ihre Effektiv-
temperatur sowie auch Radius und Masse. Bisher stellt die Analyse von Doppelsternen die einzige
Moglichkeit dar, die Masse von Sternen direkt zu bestimmen. Wird eine grofse Anzahl an Dop-
pelsternsystemen observiert und analysiert, bilden die gewonnenen Parameter einen ausfiihrlichen
Vergleichskatalog, anhand dessen andere Sterne kategorisiert und analysiert werden koénnen. Da
es in engen Doppelsternsystemen, die mindestens einen weifen Zwerg (engl. white dwarf, WD)
enthalten, auch zu Supernovae vom Typ Ia kommen kannE], sind Doppelsterne zudem ein wichtiger
Lieferant fiir Standardkerzen im Universum, die fiir die Entfernungsmessungen zum Beispiel zu
anderen Galaxien essentiell sind (Voigt, 2012).

Im Verlauf dieser Arbeit wird das Augenmerk auf ein spezielles Doppelsternsystem gelegt wer-
den: es zahlt, wie die im Folgenden beschriebenen Untersuchungen zeigen werden, zu den HW
Vir Systemen, die einen heifen Unterzwerg (sdO bzw. sdB) als Primérkomponente und einen
M-Stern (dM) oder einen braunen Zwerg (BD) als Begleiter besitzen. Bisher (Stand: Sommer
2016) sind nur 17 HW Vir Systeme bekannt. Der hier betrachtete Doppelstern tragt den Namen
PTF1 J011339.09+225739.1 und wurde am Observatorium des California Institute of Technology
im Rahmem des ,Palomar Transient Factory“-Projekts, PTF abgekiirzt, entdeckt und im Dezem-
ber 2014 und Januar 2015 observiert. Zunéchst soll aber das Augenmerk auf die Definition und
Entwicklung von Doppelsternen, die verschiedenen Beobachtungsmethoden und die Chrakteristik
heifser Untersterne gelegt und die dahinterstehende Mathematik bzw. Physik begriindet werden.

'Durch Massenakkretion erreicht der weifie Zwerg eine kritische Masse (Chandrasekhar-Masse), wodurch er instabil
wird und kollabiert.
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2 Doppelsternsysteme

Da die Gravitationskraft eine sehr grofse Reichweite besitzt, scheint es auf den ersten Blick schwie-
rig zu sein, eine genaue Definition dessen zu geben, was unter einem isolierten Stern und, im
Gegensatz dazu, unter einem Doppel- oder Mehrfachsternsystem zu verstehen ist. Bei genauerer
Observation des Himmels fallt aber auf, dass es Sterne gibt, deren Abstand zu ihrem néchsten
Nachbarn deutlich geringer ausféllt als im allgemeinen Durchschnitt. Bei manchen ist dieser so
gering und die deshalb wirkenden gravitativen Krifte werden so grof, dass die beiden Sterne den
jeweils anderen auf eine Keplerschen Orbit um sich zwingen. Dies bringt einen entscheidenden
Vorteil mit sich: viele Parameter, darunter auch im besten Fall Masse als auch Radius, konnen
sehr genau determiniert werden; Doppelsterne liefern folglich wichtige Informationen iiber Sterne
und helfen dabei Antworten auf Fragen der Sternentwicklung zu geben.

Bei langfristig durchgefiihrten Himmelsdurchmusterungen konnten Astronomen in den 1980er Jah-
ren aufzeigen, dass Doppelsternsysteme (DSS) viel haufiger sind als zunéchst vermutet, etwa die
Hilfte aller Sterne befindet sich in Doppel- oder Mehrfachsystemen (Abt, 1983). Beriicksichtigt
man, dass solche Systeme aus zwei oder mehr Sternen bestehen, sind folglich fast ein Drittel aller
beobachtbaren Sterne Teil eines Doppelsternsystems.

2.1 Klassifikation von Doppelsternsystemen

Inzwischen sind Astronomen sogar bei isolierten Sternen in der Lage, eine Vielzahl an physikalisch
und astronomisch relevanten Grofen zu bestimmen, wobei die kontinuierlich besser werdenden
technischen Geréte die Grenzen des Mdglichen immer weiter verschieben. Heute stellt die Bestim-
mung grundlegender Atmospharenparameter wie die Effektivtemperatur, die Schwerkraft oder die
chemische Zusammensetzung eines Sterns dank leistungsfahiger Computer kein Problem mehr da.
Hierfiir wird das Spektrum eines Sterns mit einem Raster (engl. grid) an berechneten Modellspek-
tren fiir einen gewissen Temperatur-, Schwerkrafts- sowie Elementhéaufigkeitsbereich verglichen.
Dies wird nicht nur im Wellenlangenbereich des sichtbaren Lichts (ca. 350-700 nm) durchgefiihrt,
sondern auch fiir ultraviolettes und infrarotes Licht. Doch, auch wenn es hochauflésende Geréte
wie der Hipparcos-Sattelit inzwischen erlauben, die Parallaxe eines Sterns auf eine Genauigkeit von
einer Millibogensekunde 1 mas anzugeben, ist es bisher noch nicht méglich, die Masse oder den Ra-
dius einer singuldren Sonne mit hoher Genauigkeit zu bestimmen (Eggleton, 2006)). Dies gelingt
momentan nur bei Doppelsternsystemen. Jedoch gibt es auch bei Doppelsternen Unterschiede,
insbesondere ist ihre Ausrichtung hin zu unserer Beobachtungsrichtung ausschlaggebend dafiir,
mit welcher Analysemethode das entsprechende System untersucht werden kann. Die verwendete
Beobachtungstechnik ist ferner ein Mittel der Astronomie zur Klassifizierung von Doppelsternen.
Dementsprechend werden Doppelsterne in die vier verschiedenen Gruppen namlich visuelle, astro-
metrische, spektroskopische und photometrische Systeme eingeteilt, die im Folgenden genauer
betrachtet werden sollen.

2.1.1 Visuelle Doppelsterne

Unter visuellen Doppelsternen versteht man zwei sich umkreisende Sterne, die klar sichtbar ge-
trennt oder interferometrisch nachweisbar sind (Voigt, 2012)). Bei ihrer Beobachtung finden sich
zwei messbare Grofsen, den sphérischen Abstand p zwischen den beiden Komponenten - ein Raum-
winkel angegeben in Bogensekunden - und den Positionswinkel §. Um 6 zu erhalten, wird der hel-
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lere Stern als Ausgangspunkt einer senkrecht zur Beobachtungsrichtung stehenden Ebene gewéhlt.
Anschlieflend wird die Orientierung der Sekundidrkomponente in dieser Ebene analysiert und mit
Hilfe des Positionswinkels angegeben. Diese beiden Parameter verédndern sich wiahrend des Um-
laufs der beiden Sterne um den gemeinsamen Schwerpunkt und durch ldngere Beobachtung des
Systems erhélt man die relativen Bahnen der beiden Komponenten, die Orbits aus Sicht der erd-
nahen Beobachterposition. Ein Problem an dieser Methode ist, dass die beiden Sterne des Systems
einen gewissen Mindestabstand benoétigen, damit diese mittels Teleskop erfasst werden kénnen -
denn deren Auflésung ist physikalisch beschrankt. Grund dafiir ist die Beugung des Lichtes an
der Beobachtungsapperatur (insbesondere an der Offnung des Teleskops), deren Folge die Entste-
hung von Airy-Scheibchen sind. Selbst unter der idealsten Annahme, dass die verwendete Optik
keinerlei Abbildungsfehler aufweist und das ankommende Licht monochromatisch ist, erhdlt man
fiir den kleinstmdglichen auflosbaren Winkel unter Beriicksichtigung des Rayleigh-Kriteriums:

A
min = 1.22+ — 1
o i 1)

mit A der Wellenlédnge des einfallenden Lichts und D dem Durchmesser der Teleskopoffnung.

=

Abbildung 1: Airy-Scheibchen mit zugehorigem Intensitéitsverlauiﬂ

Die rdumliche Auflésung eines Teleskops wird also insbesondere von der Grofe seines Durchmessers
bestimmt. Da jedoch aus technischen wie auch finanziellen Griinden nicht beliebig grofse Teleskope
verwirklicht werden kénnen, man aber dennoch den minimalen Auflésungswinkel weiter verringern
mochte, fanden Astronomen in der interferometrischen Kopplung mehrerer Teleskope einen prak-
tischen Ausweg. Die Teleskope werden so miteinander verkniipft, dass es zu einer phasengerechten
Uberlagerung des empfangenen Lichts kommt - es entsteht das fiir Interferenz typische Streifen-
muster. Nehmen wir das einfachste Interferometer (bestehend aus zwei Teleskopen) her, so kann
im Idealfall der Objektivdurchmesser D aus Gleichung 1 durch den Abstand B der beiden Tele-
skope ersetzt werden.

’https://1lp.uni-goettingen.de/get/text/7260; Stand:10.05.16
3https://cdn.eso.org/images/screen/eso9951b. jpg; Stand: 29.06.16
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Abbildung 2: Das ESO-VLTI in der chilenischen Atacamawiiste: die momentan wohl gréfste und
bekannteste interferometrische Kopplung von Teleskopen. EI

Die besten Interferometer konnen Absténde bis zu 0.001 Bogensekunden = 1 mas [Millibogen-
sekunde| auflosen. Trotz der Verwendung von Interferometern gilt weiterhin, dass vorwiegend
langperiodische Doppelsterne mit dieser Methode aufgespiirt werden. Da die Parallaxe mit dem
Abstand des Systems zur Erde korreliert, ist bei einem System mit p = 0.2” nur dann eine kleinere
Periode P als ein Jahr zu erwarten, wenn das System nicht weiter als 5 Parsec von der Erde
entfernt ist. Wéahrend die untere Grenze fiir die Periode visueller Doppelsterne auf der beschrank-
ten Auflosung basiert, wird eine obere Grenze faktisch durch die indirekte Proportionalitit von
Gravitation und dem Abstandsquadrat (Fg o ) festgelegt. Hinzu kommt, dass moderne astrono-
mische Beobachtungen erst seit etwa 200 J ahren durchgefiihrt werden, gleichzeitig aber fiir exakte
Aussagen iiber die Periode zwei ganze Umldufe aufgenommen werden miissen; ein Umstand, der
die obere Grenze weiter absenkt (Eggleton, 2006).

Bei den aufgenommenen visuellen Orbits von Doppelsternsystemen handelt es sich normalerweise
um sogenannte relative Bahnen, dabei wird die momentane Position des einen Sterns relativ zum
anderen Stern gemessen. Mit Hilfe dieser relativen Orbits konnen nun eine Reihe von Parametern
bestimmt werden. Dies sind insbesonders die Periode P, die grofe Halbachse a, die Exzentritat
e = ¢ mit ¢ dem Abstand zwischen Bahnmittelpunkt und Brennpunkt, die Inklination ¢ - der
kael zwischen Tangential- und Bahnebene -, die Schnittpunkte der Bahnebene mit der Tangen-
tialebene (Knotenpunkte), der Winkel w zw1schen aufsteigendem Knoten - aufsteigend bedeutet
hier, dass sich die hellere Komponente auf uns zubewegt - und Periastron sowie der Positions-
winkel (2 des aufsteigenden Knotens, der vom Himmelsnordpol aus im umgekehrten Uhrzeigersinn
gemessen wird (Voigt, 2012)). Die beschriebenen Parameter werden in der untenstehenden Graphik
zum besseren Verstdndnis veranschaulicht.

Da ein Beobachter auf der Erde nicht die tatsdchlichen Winkelabstdnde der grofsen Halbachsen
a1 2 misst, sondern nur deren Projektionen in der Himmelsebene, die von der Inklination des Sys-
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tems abhéngen, muss gelten: a1 = i - sini. Die aus der relativen Bahn gewonnenen Werte
ermoglichen es, die Gesamtmasse des Doppelsternsystems unter Verwendung des 3. Keplerschen
Gesetzes in der Newtonschen Form zu bestimmen. Es gilt:

M 2 M P?
GM (?ﬁ)2 , mit M = M; + M, und ferner fiir DSS: —— = const. (2)
a

Durch Verwendung von Sonnenmassen, astronomischen Einheiten und Jahren als Einheiten wird

a3

Abbildung 3: Skizze der relativen Bahn einer Komponente um den gemeinsamen Schwerpunkt

(Voigt, 2012)

die rechte Seite zu 1. Umstellen liefert dann:

3 3 ein3;

M =M+ My = o = (3)
Ferner kann die Distanz D durch Verwendung der Parallaxe p herausgefunden werden. Durch Mo-
difizierung von Gleichung drei besteht dann die Moglichkeit, das Verhéltnis % zu berechnen. Trotz
bekannter Systemmasse und -distanz ist allein anhand der relativen Bahn nur eine Aussage iiber
die Massensumme moglich. Um weiteren Aufschluss iiber die Massen der beiden Komponenten
zu erhalten, betrachtet man die absolute Bahn der Doppelsterne, die relativ zum Himmelshinter-
grund der beiden Sterne gemessen wird und sich auf den Massenschwerpunkt des Systems bezieht.
Dies zieht Verdnderungen an der grofsen Halbachse « nach sich, sie wird nun beschrieben durch
o = aq + ag, mit ay, as den grofsen Halbachsen der absoluten Bahnen. Durch die Anwendung des
Schwerpunksatzes erhilt man das Massenverhéltnis und schlieklich die Einzelmassen der Kompo-
nenten. Letzteres funktioniert jedoch nur, wenn die Inklination ¢ bekannt ist. Es gilt dann:

M,y ay

LM it ai 4
Vo mit « in arcsec (4)
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2.1.2 Astrometrische Doppelsternsysteme

Von einem astrometrischen System spricht man, wenn einer der beiden Sterne nur indirekt nach-
weisbar ist, es sich also um einen unsichtbaren Begleiter handelt. So ein Dopppelstern liegt ge-
wohnlich dann vor, wenn es einen signifikanten Unterschied zwischen der Leuchtkraft der beiden
Sterne gibt. Da eine periodische Ortsverdnderung der Hauptkomponente - verursacht durch ihre
Bewegung um den gemeinsamen Schwerpunkt - mittels hochauflosender Teleskope festzustellen
ist, gelingt es Astronomen tiberhaupt erst, ein solches System als Doppelstern zu klassifizieren

(Voigt, 2012)).

—
—
—_—
—

Declination

Center of mass

Right ascension

Abbildung 4: Skizze eines astrometrischen Systems mit einer sichtbaren Komponente. Aufgrund
der Ostzillationsbewegung des beobachtbaren Sterns kann auch auf die nicht sichtbare
Komponente geschlossen werden (Carroll & Ostlie, 2007))

Um den Orbit der beiden Sterne zu bestimmen, verfahrt man bei astrometrischen Systemen dhnlich
wie bei visuellen Systemen, nimmt Positionsdnderungen im Vergleich zum Himmelshintergrund
auf. Wahrend man dies bei visuellen Doppelsternen fiir beide Komponenten durchfiihrt, ist dies bei
astrometrischen Systemen nur fiir eine moglich. Ein weiteres groftes Problem besteht darin, dass
bei der Beobachtung nicht der Orbit des hellsten Sterns, sondern die Bahn des Lichtschwerpunkts
(= Photozentrum) beider Sterne um den gemeinsamen Massenschwerpunkt (= Baryzentrum) de-
tektiert wird. Das Photozentrum gibt somit nur dann die relative Bahn der Primédrkomponente
wieder, wenn der Abstand s; zwischen Photozentrum und hellstem Stern gegen Null geht, die Hel-
ligkeitsdifferenz Am zwischen den beiden Sternen sehr grofs ist. Zur vollstindigen Beschreibung
astrometrischer Doppelsterne werden neben s; noch der Abstand r; zwischen dem helleren Stern
S1 und dem Baryzentrum, die groke Halbachse a des relativen Orbits sowie die grofse Halbachse «
des Photozentrums um den Massenschwerpunkt bendtigt. a entspricht in diesem Fall dem Abstand
der beiden Sterne zueinander und sowohl 7 als auch s; werden in Einheiten von a angegeben. Ziel

“http://abyss.uoregon.edu/"js/ast122/lectures/lec10.html; Stand:13.05.16


http://abyss.uoregon.edu/~js/ast122/lectures/lec10.html

2.1 Klassifikation von Doppelsternsystemen 13

c

| 1950

| A%ﬂ
1940 1970

distance
photo-center 0
5 banycenter 1990 8 1980
. : ! 5, ®
: : | :
i . . 1950
..q_p-.lq_... |
H . i H Motions of Sirius A and B
: 5 s (binry star system)
I
fl ;
- >
2 .
. . (A) the apparent motions
Abbildung 5: Graphische Veranschau- relative tobackground stars  \ N\ o
of Sirius (A), its companion (B)
] 3 d the f f the
lichung der eben einge- A the ecpier of mass of the -
fihrten Parameter astro- () Orbital motions of Sirius A and \/'B
. B relative to center of mass A C
metrischer Doppelstern- @
systeme (Graphik wurde
in Anlehnung an (Voigt, Abbildung 6: Prominentes historisches
2012)) erstellt.) Beispiel eines astrome-

trischen Doppelsternsys-
tems: Sirius A und Bﬁ

ist es nun wieder, Aussagen iiber die Systemmasse wie auch die beiden Sternmassen zu treffen. Da
ein Doppelsternsystem ein typisches Zweikorperproblem darstellt, lasst es sich durch die klassische
Mechanik Newtons formulieren. Dabei gilt fiir das Massenzentrum:

2
Z M;(r; — R) = 0 umgestellt und aufgelst: R =

=1

r1 My + 1o My (5)
My + M,
Geht man nun vom Baryzentrum aus (R=0), liegt dieses also im Koordinatenursprung, so kann
die relative grofse Halbachse a durch die Abstédnde der beiden Sterne zum Massenschwerpunkt r;
und 7y ausgedriickt werden, indem wir diese voneinander subtrahieren. Auflésen nach ry liefert
dann:

r1 My 4 ro My } riMy + Ms(ry — a)
——— ~ =Qundmita=7r; —re: = =0
M, + M, toe M, + M, (©)
MQ(I
Durch Umstellen ergibt sich folglich: r{ = ———————
& S VYA

Das Vorgehen fiir die Bestimmung des Abstands des ersten Sterns zum Photozentrum s; lauft

analog:
lo 1

- l1+l2a: 1+100.4Ama

(7)

S1
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mit [y, l5 den scheinbaren Leuchkraften der Doppelsternkomponenten.

Die beobachtbare grofe Halbachse der photozentrischen Bahn wird dann beschrieben durch a =
(r1 — s1)a und die Systemmasse erhélt man, indem die bisherigen Ergebnisse in die Newtonsche
Form des 3. Keplerschen Gesetzes eingefiigt werden. Mit Gleichung drei folgt:

a3

Ml—l-MQ:m (8)

Da die Verwendung dieser Methode nur wenige Aussagen iiber die Massen des Systems zulésst,
spielt sie fiir die Detektion von Doppelsternsystemen eine eher untergeordnete Rolle und wird,
wenn {iberhaupt, in Kombination mit der Spektroskopie verwendet. Da kleine Massen wie die
von Planeten zu vernachléssigen sind, wird die Astrometrie wohl in den néchsten Jahren mit
dem zunehmenden Interesse erddahnliche Exoplaneten zu entdecken eine Renaissance erfahren und
wieder zentraler Bestandteil astronomischen Beobachtens werden.

2.1.3 Spektroskopische Doppelsternsysteme

Eine wichtige Beobachtungsmethode fiir Doppelsterne stellt die Spektroskopie dar. Hierbei wer-
den Spektrographen benutzt, um das am Beobachtungsort eintreffende Sternenlicht nach seiner
Wellenlénge zu zerlegen und somit Aussagen iiber die Natur des Sterns oder des Sternensystems
zu treffen. Sie bestehen im wesentlichen aus sechs Komponenten: Teleskop, Spalt, Kollimator,
Dispersionselement, Objektiv einer Kamera und CCD-Chip. Zunéchst wird das in das Teleskop

slit
collimator

telescope primary

Abbildung 7: Funktionsweise eines Spektrographen mit einem Beugungsgitter als optischem Ele-
ment E|

einfallende Licht gebiindelt und in der Brennebene fokussiert. Auf Hohe der Brennebene ist ein
Spalt angebracht, der insbesondere Streulicht abschirmt und dessen Breite b wesentlichen Einfluss

Shttp://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/teaching/phy217/instruments/spectrograph_refl.png;
Stand:19.05.16
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auf die Auflosung R der Spektren hat (R o %) Danach passiert das vom Streulicht befreite Ster-
nenlicht eine Kollimatorlinse - sie sorgt fiir eine parallele Ausrichtung der Lichtstrahlen - und fallt
im Anschluss auf ein optisches Instrument mit Dispersionseigenschaften, das eintreffendes, weiftes
Licht in seine Bestandteile mit unterschiedlichen Wellenléngen aufspaltet. Das Resultat bezeichnet
man als Spektrum. Als dispergierende Optik wird zumeist ein Prisma oder ein Gitter eingesetzt,
aber auch eine Kombination aus beiden, Grism genannt, ist moglich. Dabei hat das verwendete
Material beim Prisma bzw. die Anzahl der Spalte beim Gitter erhebliche Auswirkungen darauf,
wie stark Licht dispergiert wird. Zudem ist normalerweise ein Gitter einem Prisma vorzuziehen,
da die Dispersionsrelation bei einem Gitter einen linearen Zusammenhang liefert, wahrend sie
beim Prisma eine deutliche Alinearitat aufweist. Ein hinter dem Dispersionselement angebrachtes
Objektiv sammelt das Licht und bildet es auf einen CCD-Chip ab. Dieser erzeugt ein digitales
Spektrum, das anschliefend am Computer ausgewertet werden kann (Irrgang, 2014).

Erste Spektralanalysen im 19.Jahrhundert zeigten, dass Sternspektren durch Absorption hervor-
gerufene Spektrallinien enthalten. Dank Ende des 19. Jahrhunderts durchgefiihrter Experimente
war es moglich, jede Absorptionslinie auf ein gewisses chemisches Element zuriickzufiihren. Je-
der Spektrallinie ldsst sich somit (durch genaue Vermessung in Laborexperimenten) ein gewisses
Intensitdtsminimum bei einer bestimmten Wellenlénge zuordnen. Des Weiteren sind Linienbreite
und -intensitdt zu ermitteln. Kurz darauf wiesen Forscher der Harvard University mittels sys-
tematischer Sternobservationen und Spektrenauswertungen einen Zusammenhang zwischen dem
Vorhandensein gewisser Spektrallinien und der Oberflachentemperatur nach, dies legte den Grund-
stein fiir die moderne Spektralklassifizierung von Sternen.

Diese Erkenntnisse aus der Spektralanalyse konnen nun genutzt werden, um herauszufinden, wann
ein Spektrum eine Doppelsternkomponente zeigt. Denn, da die beiden Komponenten eines Dop-
pelsternsystems sich gegenseitig umkreisen, bewegt sich jede Komponente im Verhéltnis zur Erde,
manchmal auf sie zu, manchmal entfernt sie sich von ihr (Eggleton, 2006]).

Eine weitere Moglichkeit auf den Doppelsterncharakter zu schliefsen liegt in der spektralen Dupli-
zitit (engl.: spectrum binaries). Hierbei wird auf die Duplitiziit ausschlieflich aufgrund der Uber-
lagerung zweier normaler Spektren geschlossen, es liegt keine Verschiebung der Spektrallinien vor.
Die Methode funktioniert umso besser, je grofer der Unterschied zwischen den Spektralklassen
der beiden Sterne ist. Da jedoch bei diesen spectrum binaries keine weiteren Aussagen iiber das
Doppelsternsystem getroffen werden kénnen, wird im folgenden ausschlieflich der Fall des Spek-
trallinienshifts betrachtet.

Es gilt: % = “ed mit AN der Anderung der Wellenlinge und v,.4 der Radialgeschwindigkeit des
Sterns. Die Wellenldngenverschiebung (engl.: shift) ldsst sich besonders gut bei den Minima der
Spektrallinien beobachten, zumal deren eigentliche Position aus zahlreichen Experimenten sehr
genau bekannt ist. Nimmt man nun von einem Doppelstern mehrere Spektren nacheinander auf
und berechnet die jeweils vorliegende Radialgeschwindigkeit v,,4 €ines der beiden Sterne, so erhélt
man, wenn man diese liber die Zeit auftragt, die Radialgeschwindigkeitskurve des Sterns. Daraus
lassen sich dann die Periode P des Systems sowie die Halbamplitude K; des Sterns berechnen,
wobei K wie folgt dargstellt werden kann (Carroll & Ostlie, 2007)):

2ma Mysini
K=—-—"—
P M, + M, 9)
K P M, + M,

2w Mysini

und nach a aufgelost: a =
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Abbildung 8: Verschiebung der H,-Linie eines Spektrums durch den Dopplereffekt. Gestrichelte
Linie: Laborwellenlénge von H., (Geier, 2015b)

Das Ergebnis fiir die groke Halbachse a kann nun in Gleichung drei eingesetzt werden, die wir
durch Modifikation des 3. Keplerschen Gesetzes erhalten hatten. Die daraus resultierende Losung
wird als Massenformel f(M) bezeichnet. Sie wird durch folgende Gleichung beschrieben:

K},P M3sin3i My sin?i

2rG (Mi+ M)? (14 42)2

f(My, M) = (10)

mit G der Gravitationskonstanten und 7 der Inklination sowie kTm fiir Ky, Tage fiir P und Sonnen-
massen fiir M o als Einheiten. Die Exzentritét der Orbits wurde als sehr klein angenommen und
deshalb vernachlissigt (e < 1). Gleichung zehn offenbart sehr gut die indirekte Propotionalitit
zwischen der Periode und der Halbamplitude (K o« +). Da Periode und Abstand der beiden Kom-
ponenten miteinander korrelieren, folgt, dass die Halbamplitude umso grofsere Werte annimmt, je
enger das Doppelsternsystem ist. Im Umkehrschluss existiert eine obere Grenze fiir den Abstand
zweier sich umkreisender Sterne, bei dem keine Linienverschiebungen mehr im Spektrum wahrge-
nommen werden konnen.

Normalerweise kann bei spektroskopischen Doppelsternsystemen nur von einem der beiden Sterne
ein Spektrum aufgenommen werden, da meist ein Stern iiber eine deutlich héhere Leuchtkraft ver-
fiigt als der andere. Dementsprechend ist auch nur eine Radialgeschwindigkeitskurve bestimmbar.
Solche Systeme nennt man einzel-linige spektroskopische Systeme (engl.: single-lined-binaries).
Die detektierte Radialgeschwindigkeitsvariation der Primarkomponente erlaubt sowohl die Be-
stimmung der Periode P des Systems als auch der Halbamplitude der Radialgeschwindigkeitskurve
K1, wodurch die linke Seite der Massenfunktion vollstdndig bestimmt ist. Der Index 1 bezeichnet
alle Parameter der Primarkomponente, Index 2 die des unsichtbaren Begleiters. Da aber auch
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Abbildung 9: Links: Radialgeschwindigkeitskurve eines single-lined-binaries (stensen et al.,
2010a)). Rechts: Radialgeschwindigkeitskurve eines double-lined-binaries (Napiwotz-
ki et al., 2002). Beide sind jeweils iiber ihre Bahn-Phase aufgetragen.

der Inklinationswinkel ¢ unbekannt ist, kann keine Aussage iiber die Einzelmassen vorgenommen
werden - das System ist unterbestimmt und nicht einmal das Massenverhéltnis ist bestimmbar.
Ohne weitere Informationen iiber die Inklination oder die Masse einer der beiden Komponenten
ist die Massenfunktion nur fiir statistische Zwecke interessant. Kennt man dagegen M; oder sini,
so liefert die Massenfunktion eine untere Grenze fiir die Masse des Begleiters (Carroll & Ostlie,
2007). Besonders hiufig wird die Abschétzung der Inklination durch sini < 1 verwendet.

Liegt dagegen ein doppel-liniges System (engl.: double-lined-binary) vor, so kann aufgrund des
Vorliegens zweier Massenfunktionen f(M;) und f(M,) zusétzlich das Massenverhéltnis bestimmt
werden und daher auch M,;sin®i und Mssin®i. Mit dem Schwerpunktsatz ergibt sich dann:

M1 a9 KQ
=== 11
M2 aq Kl ( )

Auch wenn im Vergleich zu einem single-lined System weitere Informationen wie das Massenver-
héltnis gewonnen werden konnten, ist es trotzdem nicht moglich, eine Aussage tiber die einzelnen
Sternmassen zu treffen, da die Inklination mit den Mitteln der Spektroskopie nicht zu ermitteln
ist - dies gelingt ausschlieflich, falls das System nicht nur spektroskopisch, sondern auch bede-
ckungsveranderlich ist.

2.1.4 Photometrische Doppelsternsysteme

Von photometrischen Doppelsternen spricht man, wenn bei der Beobachtung des Systems pe-
riodische Helligkeitsschwankungen und somit Flussdnderungen detektiert werden kénnen. Diese
periodischen Variationen kénnen unterschiedliche Ursachen haben, fiir die Detektion von den Ein-
zelmassen und -radien sind ausschliefflich die bedeckungsverénderlichen Doppelsterne von Bedeu-
tung, auf die im Folgenden besonderes Augenmerk gelegt werden soll.

Bei bedeckungsveranderlichen Systemen liegt die Bahnebene der beiden Komponenten nédherungs-
weise parallel zur Sichtlinie eines erdnahen Beobachters, die Inklination ¢ betrédgt also beinahe 90°,
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weswegen es zu periodischen, gegenseitigen Bedeckungen (auch Okkultation genannt) der beiden
Systemsterne kommt (Carroll & Ostlie, 2007)). Die Bedeckung hat eine Abnahme des beim Be-
obachter eintreffenden Lichtflusses zur Folge, weshalb eine ldngere Observation des Systems eine
sogenannte Lichtkurve ergibt. Wéahrend einer Periode treten zwei Bedeckungen auf, die eine, wenn
der Sekundarstern genau hinter dem Primérstern steht und dieser ihn verdeckt, die andere beim
Transit des Sekundérsterns, bei dem er einen Teil des leuchtkraftigeren Primérsterns verdeckt.
Da die Flussabnahme beim Transit infolge des Leuchtkraftunterschieds deutlich starker ausfallt,
bezeichnet man diesen Abfall auch als Primdrminimum, die Bedeckung der leuchtschwachen Se-
kundarkomponente als Sekundéar- oder Nebenminimum. Die meisten uns bekannten bedeckungs-
veranderlichen Doppelsterne besitzen eine sehr kurze Periode, nur etwa 10% aller photometrischen
Systeme benétigen fiir einen Umlauf langer als 10 Tage. Dies ist auf die Tatsache zuriickzufiih-
ren, dass die Bedeckungswahrscheinlichkeit mit dem Abstand der beiden Komponenten korreliert
- die meisten der uns bekannten bedeckenden Doppelsterne sind deshalb den sogenannten engen
Doppelsternen (engl.: close binary stars) zuzuordnen (Voigt, 2012).
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Abbildung 10: Typischer Verlauf zweier Lichtkurven. n der Messpunkte zum theoretischen Ver-
lauf der Fitfunktion (engl.: Residuals) sind unter dem Graphen angegeben. links:
Abbildung mit Reflexionseffekt (Schaffenroth et al., 2014b), rechts: Lichtkurve mit
Ellipsoidalverformung (Lehmann et al., 2013)

Mit Hilfe der Lichtkurve kann nun auf die Bahnparameter und dariiber hinaus, falls von dem
System zusétzlich spektroskopische Daten vorliegen, auf die Sternradien und -massen geschlossen
werden. Das Vorgehen bei der Lichtkurvenanalyse ist hierbei ungleich aufwéndiger und kompli-
zierter als bei der Spektralanalyse, da die Lichtkurve geometrischen Prinzipien folgt, wahrend die
Spektroskopie den Gesetzen der Dynamik unterliegt. Aufgrund jenes komplexen Zusammenhangs
zwischen Lichtkurve und Orbit sind auch deutlich mehr Bahnparameter zu bestimmen. Dabei
stammen sieben Parameter aus der relativen Bahn des Doppelsternsystems, sechs Parameter ge-
ben die genaue Leuchteigenschaften der beiden Komponenten an - dazu zadhlen unter anderen
Leuchtkraft und Randverdunkelungskoeffizient - sowie weitere sechs Werte fiir enge, bedeckende
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Systeme wie zum Beispiel Schwerkraftverdunkelung oder der Reflektionseffekt. Folglich sind also
mindestens 19 Parameter zu bestimmen, acht von diesen hdngen von der Wellenldnge ab, weshalb
von einem System {iblicherweise mehrere Lichtkurven mit unterschiedlichen Filtern aufgenommen
werden (Voigt, 2012)).

Im bestmoglichsten Fall liefert die Lichtkurve P, e, i, die Verhéltnisse der Sternradien R; o zur
grofen Halbachse a der relativen Bahn und die Temperatur 75 der leuchtschwiacheren Komponen-
te, falls Effektivtemperatur 77 aus der Spektroskopie bekannt. Die Sternradienverhéltnisse %
und auch die Inklination ¢ héngen stark von der Dauer und Auspridgung der partiellen und der
vollstdndigen Bedeckung ab. In der Zeit zwischen dem ersten, dufseren Kontakt ¢; der beiden
Sternscheibchen und dem ersten, inneren Kontakt ¢5, wenn der eine Stern den anderen komplett
bedeckt (groferer vor kleinerem Stern) oder sein ganzer Korper einen Teil der Oberflache des
zweiten verdeckt (kleinerer vor groferem Stern) sowie zwischen letzten, inneren ¢3 und letzten,
aufkeren Kontakt ¢4 spricht man von einer partiellen Bedeckung. Eine vollstandige Bedeckung liegt
wahrend des ersten, inneren und des letzten, inneren Kontaktes vor. Fiir einen kreisférmigen Orbit
(e =0) gilt:

t4—t1_D1+D2_2(R1+R2)
r L N 21a

(12)

mit D; 5 den Sterndurchmessern und L der Linge der relativen Bahn (Eggleton, 2006).
Wihrend des Transits bedeckt der Begleiter einen Bruchteil des Primérsterns, wobei die Grofe
der verdeckten Flache vom Radius der beiden Sterne abhangt ﬁ—"l’ o (%)2. Wegen der deutlich
geringeren Leuchtkraft des Begleitsterns gilt: Je grofter die vom Begleiter verdeckte Oberflache
des Primérsterns, desto tiefer ist das Primdrminimum und desto kleiner ist das Flussverhéltnis
%. Fiir die Temperatur folgt dieser Zusammenhang aus dem Stefan-Boltzmann-Gesetz.

Damit man bei diesem Vorgehen den tatsdchlichen Werten moglichst nahe kommt, miissen eini-
ge Effekte bei der Analyse berticksichtigt werden, besonders bei engen Doppelsternsystemen. Im
Folgenden sollen die wichtigsten kurz angesprochen und erlautert werden:

In engen Doppelsternen beeinflussen sich die beiden einander umkreisenden Sterne besonders stark,
da die wirkenden gravitativen und zentrifugalen Kréfte indirekt proportional zum Abstand sind.
Aufgrund der starken wechselseitigen Krafteinwirkungen kommt es bei den Sternen zu Abweichun-
gen von der normalerweise iiblichen Kugelform. Es enstehen sogenannte ellipsoidale Verformungen,
wegen denen der von der Erde zu beobachtende QQuerschnitt wéahrend eines Umlaufs variabel ist.
Dies fiihrt zu einer merklichen Schwankung beim gemessenen Fluss, wenngleich das System keine
Bedeckung aufweist. Resultierend zeigt die Lichtkurve eine sinusformige Variation mit Maxima zu
den Zeitpunkten, an denen der erdzugewandte Querschnitt des Doppelsterns am grofsten ist (siehe
Abb. 10, rechts).

Doch nicht nur gravitativ beeinflussen sich die beiden Komponenten. Hat einer der beiden Sterne
eine deutlich hohere Effektivtemperatur als der andere, kann sich die dem heifieren Stern zu-
gewandte Seite des kiihleren Sterns aufheizen. Aufgrund der hoheren Temperatur strahlt diese
Seite deutlich heller als die vom heiffen Stern abgewandte Seite. Diesen Effekt bezeichnet man
als Reflektionsauthellung oder Reflektionseffekt. In der Lichtkurve manifestiert er sich durch ei-
ne sinusformige Helligkeitsvariation. Dabei gilt: Je mehr von der aufgeheizten Seite der kiihleren
Komponente sichtbar wird, desto heller erscheint der Doppelstern. Somit wire das Maximum der
Sinuskurve erreicht, wenn sich der Begleiter hinter dem Primérstern befédnde, in der Praxis also
kurz vor und nach dem Sekunddrminimum der Lichtkurve (gut auf der linken Seite von Abb. 10
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zu sehen).

Anfang des 20. Jahrhunderts konnte Karl Schwarzschild nachweisen, dass Sterne aus Gas be-
stehen, dessen Dichte und Temperatur hin zur Sternoberfliche abnimmt. Daraus resultiert aus
Beobachtersicht eine ungleichméfige Helligkeit des Sternscheibchens - der Rand des Sterns er-
scheint dunkler als seine Mitte, da dort heiflere, tiefere Schichten beobachtet werden, wahrend
am Rand des Sterns nur die kiihlere, weniger dichte Sternoberfliche sichtbar ist. Diesen Effekt
bezeichnen Astronomen als Mitte-Rand-Verdunkelung oder auch Randverdunkelungseffekt (engl.:
limb darkening).

am: 2011.01.11_00:00

Abbildung 11: Besonders gut ist von der Erde aus der Randverdunkelungseffekt bei der Sonne
zu beobachten. In obenstehender Abbildung erkennt man gut die zum Rand hin
dunkler werdende Farbung der Sonnenscheibeﬂ

Wird nun ein bedeckungsveranderliches Doppelsternsystem photometrisch observiert, so kommt
es infolge des Randverdunkelungseffekts bei Beginn und Ende einer Bedeckung zu einer geringe-
ren Helligkeitsabnahme, als wenn der Stern gleichméfig hell wéire. Dieser Effekt macht sich in der
Lichtkurve durch eine Abrundung des Kurvenverlaufs nahe der Minima bemerkbar.

Ein weiterer Effekt ist die sogenannte Schwerkraftsverdunkelung (engl.: gravity darkening). Sie
entsteht durch Variationen des Energieflusses an der Sternoberflidche, diese Energieflussschwan-
kungen sind wiederum Resultat einer lokalen Schwerkraftsvariation (Espinosa Lara & Rieutord,
2012). Dieses Phénomen tritt insbesondere bei schnellrotierenden Sternen auf, bei denen es auf-
grund der damit einhergehenden starken Kréfte zu Verformungen kommt, der Stern wird zu einem
Rotationsellipsoid. Da sich die Zentrifugalkraft an einem Ort P auf dem Stern porportional zum
Abstand zur Rotationsachse verhilt, ist diese am Aquator maximal und an den Polen minimal. Die
Zentrifugalkraft zieht das Gas von der Rotationsachse weg - ein geringerer Gasdruck im Bereich
des Aquators ist die Folge. Aufgrund der Korrelation von Druck und Temperatur hat ein schnell

Shttp://soi.stanford.edu/production/nightly_images/latestint.gif; Stand: 09.06.16
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rotierender Stern auch einen niedrigere Temperatur in der Aquatorregion und der detektierbare
Strahlungsfluss ist in diesem Bereich des Sterns geringer als in der Polregion; der Aquator wirkt
verdunkelt.
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Abbildung 12: Auswirkungen von Refflektionseffekt, ellipsoidaler Verformung, Linseneffekt und
Doppler Beaming auf die Lichtkurve (]Bloemen et al., 2011|).

Ferner existieren noch zwei weitere zu berticksichtigende Effekte, die auf Einsteins allgemeiner
Relativitétstheorie (ART) fufsen. Der erste der beiden ist der sogenannte Gravitationslinseneffekt
(engl.: gravitational lensing). Es handelt sich hierbei um den kleinsten detektierbaren Effekt. Der
Gravitationslinseneffekt besagt, dass sehr massereiche Objekte Licht dhnlich einer Linse ablen-
ken konnen, da sie die Raumzeit kriimmen. Dadurch kénnen Himmelskorper, die sich hinter der
Gravitationslinse befinden, vergrofert und verzerrt werden und, da die Oberflachenhelligkeit des
Himmelskorpers gleich bleibt, wird das von diesem ausgesendete Licht verstarkt - das Objekt er-
scheint dadurch heller.

Eine Gravitationslinse funktioniert jedoch anders als eine gewohnliche Linse; wihrend normale
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Linsen Licht umso stérker ablenken, je grofer der Abstand des Lichtstrahls zum Linsenzentrum
beim Passieren ist,verhalten sich Gravitationslinsen invers zu diesem Fall: besonders stark wird
Licht in unmittelbarer Nahe des massereichen Objektes abgelenkt. Der Grad der Ablenkung wird
iiber den Einsteinradius g definiert, der im Bogenmaf angeben wird und gleichzeitig ein Mafs fiir
die Grofse der Gravitationslinse darstellt. Fiir diesen gilt:

[AGM dy,
bo=y\ "2 dad, (13)

mit M der Masse der Gravitationslinse, d s dem Abstand zwischen Linse und abbgebildeten Objekt,
dg dem Abstand vom Beobachter zur Gravitationslinse und d, der Distanz zwischen dem Beob-
achter und dem abbgebildeten Himmelskérper (Voigt, 2012). Gut sichtbar in dieser Gleichung ist
die Proportionalitdt zwischen der Masse der Gravitationslinse, dem Radius des Einsteinrings und
folglich auch der Stéirke der Ablenkung (85 oc v/M).

Auch wenn dieser Effekt besonders stark bei Galaxien und schwarzen Loéchern auftritt, so ist er
doch auch bei Doppelsternen zu beobachten. Denn beim Transit der kleineren, leuchtschwéacheren
Komponente vorbei an dem groferen und leuchtstarken Primérstern wirkt der kleine Begleiter
fiir die Oberflache des Primérsterns als Gravitationslinse. Da der Effekt bei kleinen Massen sehr
schwach ist und der Begleiter einen Teil der Oberfliche der Primérkomponente verdeckt, gibt es
normalerweise dennoch ein Prim&rminimum, das aber im Vergleich zu einem gewohnlichen Mini-
mum weniger stark ausgeprigt ist. Der Gravitationslinseneffekt kompensiert also einen Teil des
durch die Bedeckung verursachten Helligkeitsabfalls. Infolge der schwachen Wirkung des Gravita-
tionslinseneffekts bei einzelnen Sternen spricht man hierbei auch vom Mikrolinseneffekt. Der Effekt
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Abbildung 13: Lichtkurve von KOI 3278, das erste und bisher einzige entdeckte ,self-lensing-
System (Kruse & Agol, 2014).

kann aber auch deutlich starker ausfallen, wenn der bedeckende Begleiter degenerieriﬂ ist und nur

7 Zu den degenerierten oder entarteten Objekten zihlen schwarze Lécher, Neutronensterne und weife Zwerge.
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der Mikrolinseneffekt auftritt, wie im Falle des Doppelsternsystems KOI 3278, welches 2014 von
zwei amerikanischern Forschern analysiert wurde. Bei diesem System trat der ungewohnliche Fall
ein, dass bei der Bedeckung des Primérsterns durch seinen Begleiter kein Abfall in der Lichtkurve
zu registrieren ist, sondern ein duferst kleiner Anstieg (siche Abb. 13) detektiert werden kann
(Kruse & Agol, 2014)). Man spricht in diesem Fall von einem self-lensing-System. Die Theorie fiir
diesen bisher einmaligen Fall stellte der Schweizer Forscher Andre Maeder bereits in den 1970er
Jahren auf.

Ein weiterer nicht zu vernachléssigender Effekt ist das Doppler Boosting (manchmal auch Doppler
Beaming genannt), das insbesonders in engen Doppelsternsystemen verursacht durch die Rotati-
on der beiden Komponenten beobachtet werden kann. Das Doppler Beaming funktioniert dabei
ahnlich wie der in der Spektroskopie auftretende Rossiter-McLaughlin-Effekt: durch die Rotation
eines Sterns um die eigene Achse bewegt sich aus Sicht eines Beobachters die linke Sternhélfte
auf ihn zu, die rechte von ihm weg, weshalb ausgesendetes Licht der linken Sternseite laut dem
Dopplereffekt blauverschoben und Licht der rechten Seite rotverschoben wirkt. Liegt bei einem
Doppelsternsystem keine Bedeckung vor, ist dieser Effekt symmetrisch und hebt sich auf. Tritt
dagegen der Fall einer Bedeckung ein, so sorgt die partielle Verdeckung der Primarkomponente
wahrend des Transits fiir eine Aufhebung der Symmetrie (Groot, 2012)). Dies nennt man auch
rotationsbedingtes Doppler Boosting. Bisher ist dieses jedoch nur von theoretischer Bedeutung,
in der Praxis wurde es bei Doppelsternsystemen noch nie beobachtet.

Wichtiger ist dagegen das Doppler Boosting, wenn die Bahngeschwindigkeiten der Doppelstern-
komponenten sehr hoch sind (orbitbedingtes, relativistisches Doppler Boosting). Bei heifen Ster-
nen kann, da das Intensitdtsmaximum gemé&l dem Wienschen Verschiebungsgesetz im Rayleigh-
Jeans-Bereich liegt, der Stern als Schwarzer Korper angenommen werden. Dann verdndert dieser
Effekt die Werte der Lichtkurve um einen Faktor (1 — ””’Td(t))?) Da gleichzeitig der durch Doppler-
Effekt erzeugte Wellenldngenshift einen Faktor (1— U”“Td(t))_2 im Rayleigh-Jeans-Bereich beisteuert,
ergibt sich fiir heiffe Sterne im optischen Wellenldngenbereich des Spektrums mit 1 — rad®) oine
gute Nédherung fiir den messbaren Fluss. Diese Art des Doppler Beamings wurde erstmals von
Maxted et al|im Jahr 2000 beschrieben. Nur wenige Jahre nach dieser Entdeckung waren Astro-
nomen dann in der Lage, die Wirkung des orbitalen Doppler Beamings fiir den allgemeinen Fall
zu bestimmen (Loeb & Gaudi, 2003), also auch fiir kiihlere, sonnenéhnliche Sterne. Es gilt:

,UTCL
F,=F o1+ (3—a) Cd] = F,0Baw,., (14)
mit B, ,,,, dem Beaming-Faktor, F), o der urspriinglichen Flussdichte der Frequenz v und v,,q der
Radialgeschwindigkeit. « stellt in diesem Fall das Steigungsverhalten des Spektrum an der Stelle
v dar. Fiir schwarze Korper kann o wie folgt gendhert werden:

e*(3—1z)—3 ze”
_ =3 15
“ et —1 e? —1 (15)
mit xr = k,_’r“’ff bekannt aus dem Planckschen Strahlungsgesetz. Das orbitale Dopplerbeaming re-

sultiert dann in einer Asymmetrie der Lichtkurve (siche Abb. 12). Alle beschriebenen Effekte
konnten von Bloemen et al. (2011), wie in Abbildung 12 zu erkennen, im System KPD 1946+4340
ausgemacht werden.

Bei Betrachtung der Vielzahl von zu beriicksichtigenden Effekten entsteht ein sehr komplexer
Zusammenhang zwischen den Werten der Lichtkurven und den zugehérigen Bahnelementen des
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Systems, deren Bestimmung bis auf wenige Ausnahmen sehr anspruchsvolle Modelle ben6tigen.
Diese Modelle basieren meist auf der Annahme, dass die beiden Sterne des Systems Aquipotential-
flachen eines Gravitationsfeldes, verursacht durch zwei sich umkreisende Punktmassen, ausfiillen,
auch bekannt als Roche-Potential (Eggleton, 20006).

2.2 Das Roche-Potential

In den vorangegangenen Betrachtungen wurde die starke gegenseitige Beeinflussung der beiden
Komponenten noch nicht ausreichend berticksichtigt. Denn je enger das Doppelsternsystem ist,
desto grofer sind die von den Komponenten wechselseitig ausgelibten Kréifte. Besonderes Augen-
merk muss hierbei dufserst engen Systemen gegeben werden, bei denen aufgrund des geringen
Abstandes die wirkenden gravitativen wie auch zentrifugalen Kréfte besonders groft werden. Um
diese gegenseitigen Beeinflussungen und deren Auswirkungen genau zu beschreiben, ist eine ent-
sprechende mathematisch-algebraische Formulierung von Noten, die jeden moglichen Fall bertick-
sichtigt. Eine solche Formulierung lieferte der franzosische Mathematiker Edouard Roche Ende des
19. Jahrhunderts, als er versuchte, eine analytische Losung fiir das Dreikorperproblem zu finden,
indem er das Gravitationspotential aller in einem System wirkenden Kréfte betrachtete. Auch
wenn Roche bei seinen Untersuchungen auf keine allgemeine Losung stieft, entdeckte er doch einen
fiir die folgenden Betrachtungen wichtigen Spezialfall: Er nahm an, dass zwei der Massenpunktd|
sich auf kreisformigen Bahnen um ihr Massenzentrum bewegen, wahrend die dritte Masse infi-
nitessimal klein sei und sich im Gravitationsfeld der beiden massereichen Komponenten bewege.
Mit Hilfe dieser infinitessimalen Masse kann dann auf den Wert des gesamten Gravitationspoten-
tial @ geschlossen werden. Roche bewies ferner, dass, wenn ® bekannt ist, eine dreidimensionale,
hypothetische Isofliche um die beiden schweren Massenpunkte konstruiert werden kann. Die Iso-
flache représentiert dabei die Gebiete, in denen sich die dritte, sehr kleine Masse relativ zu dem
gleichméfig rotierenden Bezugssystem der beiden massiven Koérper in Ruhe befindet. Solche Fl&-
chen konnten um beide schweren Massenpunkte gefunden werden. Weiter von den Punktmassen
entfernte Gebiete relativer Ruhe umschliefsen beide Massen, wahrend das fiir Flachen in néachster
Umgebung einer Punktmasse nicht gilt (Hilditch, 2001]).

2.2.1 Mathematische Herleitung

Wichtig zum Versténdnis und zur exakten Beschreibung der Wirkung der Gravitation in einem en-
gen Doppelsternsystem ist die mathematische Beschreibung und Herleitung des Roche-Potentials.
Dazu wird zunéchst angenommen, dass sich die beiden Komponenten auf kreisférmigen, kepleri-
schen Bahnen um da gemeinsame Massenzentrum bewegen und sich beide in der Bahnebene (x,
y) befinden. Ferner sollen sich beide mit derselben Winkelgeschwindigkeit w um das Baryzentrum
bewegen. Somit gilt: w = o = 2 mit r dem Abstand des entsprechenden Sterns zum Baryzentrum
und v der zugehorigen Bahngeschwindigkeit. Eine weitere Vereinfachung der mathematischen Be-
schreibung kann durch ein mitrotierendes Koordinatensystem erreicht werden, in dessen Ursprung
sich das Massenzentrum des Systems befindet. In einem solchen System herrscht fiir die beiden
Sterne ein Kriftegleichgewicht zwischen der Zentrifugal- sowie der Gravitationskraft und es gilt
e = G”j—zM = mw?r = F;. Um auf das Potential des Gravitationsfeldes enger Doppelsterne zu

8Wie in der klassischen Mechanik iiblich wurden auch hier die betrachteten Massen als punktférmig vorausgesetzt.
Dies ist moglich, da sich die Masse von Sternen in deren Zentrum konzentriert.
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a

Abbildung 14: Mitrotierendes Koordinatensystem fiir ein enges Doppelsternsystem. Hier sind M, o
die beiden Sternmassen, wobei M; > M;, und m der Probemasse, deren Masse im
Vergleich zu den Sternmassen vernachldssigbar ist (Carroll & Ostlie, 2007)).

schlieften, betrachten wir die potentielle Energie des Systems. Gemaéfs der klassischen Mechanik
wird die Anderung der potentiellen Energie zwischen zwei Positionen r; und 7 mit infinitessimal
kleinem Abstand beschrieben durch:

T'f . ’r‘f Tf
AU =U; — Uy = — / Fdr = — / &(FymdF = —m / G(F)dF = mAD(r)  (16)
Die Anwendung dieser Gleichung auf das vorliegende Problem liefert fiir die potentielle Energie
der Gravitation U, = —G@ mit einer Probemasse m. Ahnlich kann nun fiir das aus der Zentri-
fugalkraft resultierende Potential vorgegangen werden. Einsetzen in Gleichung 16 liefert dann:

e rr 1
AUy = / Frdr = —/ mw?rdr = —§mw2(r]2c —r)
Ti Ti (17)

1
0.B.dA.:setze U; =0, wennr =0= Uy = —imw2r2

Abbildung 14 zeigt das mitrotierende Koordinatensystem: Die beiden Massen besitzen einen Ab-
stand a, liegen auf der x-Achse und haben den Abstand r; beziehungsweise ro zum Massenzentrum,
das sich im Koordinatenursprung befindet. a lasst sich folglich durch r; und ry beschreiben, zudem
kann der Schwerpunktssatz verwendet werden:

a =11 + 19 und der Schwerpunktssatz ergibt: Miry = Mars (18)

Insgesamt wird die potentielle Energie eines engen Doppelsternsystems dann beschrieben durch:

GMim  GM, mw?r? (19)

UMy, My) = = S S9 2
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mit s; 2 den Distanzen der Probemasse m zu den Massen M, . Da, wie in Gleichung 16 bereits
gesehen, U = m® gilt, erhalten wir mittels Division durch m das zugehédrige Potential. Das
Ergebnis stellt die mathematische Beschreibung des effektiven Potentials dar (Carroll & Ostlie,
2007).

GM G M 2p2
I 2 wr (20)
S1 S9 2

O =—

Der Wert der Winkelgeschwindigkeit fiir das entsprechende System kann unter Zuhilfenahme des
dritten Keplerschen Gesetzes in der Newtonschen Form bestimmt werden: w? = (2%)2 =G % =
G (M, + My). Den letzten Schritt in der Gleichung erhélt man, wenn die Abstédnde in Einheiten der
Separation angenommen werden (somit: a = 1). Dieser Zusammenhang ermdoglicht es, das effektive

Potential in Einheiten der Separation und damit dimensionslos anzugeben’] Es gilt hierfiir:

i) 20 2 A e (21)
n = —_— = ’I“

G(Ml +M2) (1+q>81 (1“‘(])52
mit ¢ = % dem Massenverhiltnis. Dieses dimensionslose Potential wird als Roche-Potential

bezeichnet.

Im Allgemeinen sind die Absténde s; 5 der Probemasse von den beiden Doppelsternkomponenten
nicht bekannt. Jedoch konnen sie mit Hilfe des Kosinussatzes durch die Abstédnde der drei Massen
zum Baryzentrum sowie dem Winkel 6 zwischen M,, dem Massenzentrum und der Probemasse m
ausgedriickt werden, deren Werte eindeutig zu bestimmen sind. Die Strecken s; und s; sind dann
gegeben durch:

s, = \/r% 4+ 72 4+ 2r1cos0 (22

59 = \/r% + 72 — 2ricosf

2.2.2 Lagrange-Punkte und Aquipotentialflichen

Die bisherigen Erkenntnisse und Ergebnisse konnen nun genutzt werden, um das effektive wie das
dimensionslose Gravitationspotential an jedem Punkt P der x-y-Ebene zu bestimmen. Fiir die auf
eine sehr kleine Probemasse wirkende Kraft gilt durch Umstellen von Gleichung 16:

oU 9B

“or - or

F (23)
Bei genauerer Untersuchung zeigt sich, dass es mehrere Punkte gibt, in denen die Kraft F' ver-
schwindet, also %—f = 0 ist. An diesen Punkten, nach ihrem Entdecker Joseph-Louis Lagrange auch
Lagrangepunkte genannt, heben sich die Gravitations- und Zentrifugalkréfte auf, ferner sind sie
lokale Maxima des Gravitationspotentials. Diese Gleichgewichtspunkte sind jedoch, da Maxima,
geméf den Stabilitatskriterien nicht stabil. Wenn also beispielsweise die Position der Probemasse
vom Lagrangepunkt 1 nur um eine infinitesimal kleine Strecke nach links bewegt wird, bewegt
sich die Masse in Richtung des durch die Sternmasse 1 verursachte Potentialtals.

Abbildung 15 zeigt die Werte fiir das effektive Gravitationspotential ® entlang der x-Achse, die

J

nach Abbildung 14 die beiden Sterne und den Massenschwerpunkt enthélt, in Einheiten von v
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Abbildung 15: Verlauf des effektiven Potentials fiir zwei Sterne mit den Massen M; = 0.85M und
My = 0.17M, entlang der x-Achse. Das Massenzentrum befindet sich im Punkt Null
der x-Achse. Die gestrichelte Linie markiert die Stiarke des Gravitationspotentials
am Lagrangepunkt L; (Carroll & Ostlie, 2007).

Ferner wurden auch die drei Lagrangepunkte eingezeichnet; alle drei liegen bei jedem Massen-
verhéltnis ¢ auf der x-Achse. Da L; zwischen den beiden Sternmassen liegt, wird dieser auch als
innerer Lagrangepunkt bezeichnet. Die Abstande [; » des inneren Lagrangepunkts zu den Massen-
punkten M; und M, konnen wie folgt gendhert werden (Carroll & Ostlie, 2007):

M.
l; = a[0.500 — 0.227 - lg(=—2)]

My
(24)

M,
ly = a[0.500 + 0.227 - {g(—)]

My

mit [g dem Zehner-Logarithmus.

Fiir die weitere Betrachtung ist der Begriff der Aquipotentialfliche (engl.: equipotential surface)
unerlésslich. Dabei gilt: Alle Punkte P;, die denselben Wert ®; fiir das Gravitationspotential ®
qnnehmen, bilden eine Aquipotentialfiache. Folglich besitzt eine Probemasse m in jedem Punkt der
Aquipotentialfiiche dieselbe potentielle Energie U. Fiir ein Doppelsternsystem existiert also fiir
jeden auftretenden Wert ®; von ® eine bestimmte Aquipotentialfliche, deren Verlauf in Einheiten
der Separation sehr genau bestimmt werden kann. Der Verlauf der Aquipotentialflichen hingt
ausschlieklich vom Massenverhéltnis ¢ der beiden Komponenten sowie deren Abstand a ab. Das
heifst: Haben zwei Doppelsternsysteme dasselbe Massenverhéltnis und die beiden Systemsterne
den gleichen Abstand zueinander, so haben sie an jedem Punkt P im Gravitationsfeld dasselbe

9Tm Fachausdruck wird hier vom normalisierten Potential gesprochen. Dieser Begriff ist aber irrefiihrend, weswegen
in dieser Arbeit vom dimensionslosen Potential gesprochen wird.
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Potential vorliegen - damit sind auch die Aquipotentialflichen identisch. Abbildung 16 zeigt, wo

2 T T T T T I T

via
o
T

_'2 I 1 1 | L | 1
-2 -1 0 1 2

xla

Abbildung 16: Verlauf der Schnittlinien der Aquipotentialflichen fiir M, = 0.85M, My = 0.17M,
und ¢ = 5 - 10%m mit der x-y-Ebene, in der sich auch die Bahnebene der beiden
Sterne befindet. Das Massenzentrum befindet sich im Punkt wieder im Punkt Null.
® wurde wieder in Einheiten von w (hier: 2.71 - 1011k—‘]g) angegeben. Die
hier eingezeichneten Kurven haben, wenn man oben beginnt und sich hin zum
Massenzentrum bewegt, die Potentiale & =-1.875, -1.768, -1.583, -1.583, -1.768, -
1.875 und -3. Die Lagrangepunkte vier und fiinf sind lokale Maxima mit = —1.431
(Carroll & Ostlie, 2007)).

sich ausgewihlte Aquipotentialflichen mit der x-y-Ebene - in dieser liegen auch die Bahnen der
beiden Sterne - schneiden, wenn das Massenverhiltnis ¢ = 0.2 ist und der Abstand @ = 5 - 10%m
betragt. Bei ndherer Betrachtung der Schnittlinien fallt auf, dass sie nahe der beiden Massen-
punkte kreisférmig verlaufen. Mit der Distanz nehmen entlang der x-Achse, auf der die beiden
Punktmassen und das Barzyentrum liegenm, die auftretenden Verformungen zu, wobei sich diese
ausschlieklich auf der dem Massenzentrum zugewandten Seite zeigen, die gegeniiberliegende Seite
zeigt keine Deformationen. Fiir einen Wert ®; werden die Verformungen der zunéchst unabhén-
gigen Aquipotentialflichen um die einzelnen Massenpunkte so grof, dass sich die beiden Fliachen
in einem Punkt beriithren, dem vorher schon beschriebenen inneren Lagrange-Punkt. Dort ist
das Potential grofser als in allen anderen, nahe der beiden Massen liegenden Punkten, die sich
innerhalb der L; enthaltenden Aquipotentialfliche befinden (in der obenstehenden Graphik hat

10Aus diesem Grund wird die x-Achse auch als Massenachse bezeichnet.
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diese das Potential ® = —1.875), er stellt also ein lokales Maximum dar und ist instabil. Die
beiden sich am Lagrangepunkt beriihrenden Fldchen bezeichnet man auch als Roche-Grenzen der
beiden Komponenten. Sie definieren fiir die beiden Sterne ein drei-dimensionales, tranenformiges
Grenzvolumen, Roche-Volumen (engl.: Roche lobe) genannt, bei dessen Uberschreiten der Stern
nicht mehr seine vollstindige Masse gravitativ binden kann. Stattdessen gelangt ein Teil seiner
Masse in den Einflussbereich des Begleiters, sodass es zu einem Massentransfer kommt. Wie auch
die Aquipotentialflichen hingt die Gréfe der Roche-Volumen nur vom Massenverhiltnis ¢ und
der Separation a ab (Hilditch, 2001). Das Roche-Volumen kann mittels des Rocheradius Ry, -
dies ist der Radius einer Kugel mit dem gleichen Volumen wie das Rochevolumen eines Sterns -
ndherungsweise berechnet werden. Fiir die Primérkomponente gilt (Eggleton, 2006)):

R 0.49¢%/3 00
-~ o0
a  0.6¢%3 +In(1+ ¢'/3)’ 1
0.33 (25)
_ 0.44q

mit ¢ = % dem Massenverhaltnis. Der Rocheradius des Begleiters lasst sich durch Verwendung
des umgekehrten Massenverhéltnisses aus Gleichung 25 bestimmen (Voigt, 2012)).

Aufserhalb des Roche-Limits liegen Bereiche, in denen eine Masse nicht mehr nur im gravitativen
Einflussbereich von einem der beiden Sterne liegt. Stattdessen bildet sich, wenn diese Flachen aus-
gefiillt werden, eine gemeinsame Hiille (engl.: common envelope) um die beiden Sterne mit einer
starken Verengung um den inneren Lagrangepunkt L; aus. Da die Aquipotentialflichen in jedem
Punkt senkrecht zum dort wirkenden Gravitationsfeld stehen, gibt es an diesen Stellen keine paral-
lel angreifende Komponente der Schwerkraft und es herrscht entlang der Aquipotentialflsichen ein
hydrostatisches Gleichgewicht. Infolge des Zusammenhangs zwischen dem Druck und der Masse
der iiberlappenden Sternschichten muss auch die Dichte an verschiedenen Punkten mit gleichem
Potential gleich grofs sein (Carroll & Ostlie, 2007)).

Das Gebiet der gemeinsamen Hiille wird von einer weiteren Aquipotentialfliche begrenzt mit ei-
nem etwas grofseren Potential als bei der Roche-Grenze. Diese umgibt nicht nur den common
envelope Bereich, sondern auch das komplette System. Wahrend der Schnitt des dufseren Teils der
Aquipotentialfliche mit der Bahnebene fast iiberall kreisférmig ist, gibt es einen Punkt auf der
Massenachse, an dem die Schnittlinie stark davon abweicht und den inneren Teil der Aquipotenti-
alflache schneidet - der dufiere Lagrangepunkt Ls. Dies ist der einzige Randpunkt der gemeinsamen
Hiille des Doppelsterns, an den sich Bereiche mit geringerem Gravitationspotential anschlieften;
am Punkt L, kann das Gravitationsfeld des Doppelsternsystems am einfachsten verlassen werden.
Daneben kommt dem &ufseren Lagrangepunkt Lo noch eine weitere wichtige Bedeutung zu: Jede
Masse, die sich aufierhalb der durch diesen Punkt laufenden Aquipotentialfliche befindet, wird
nicht mehr Teil der gemeinsamen Hiille des Doppelsterns, sondern auf eine stark deformierte, kep-
lersche Bahn um die beiden Sterne gezwungen (Voigt, 2012).

Zusatzlich zu Ly existiert auf der gegeniiberliegenden Seite ein weiterer potentieller Fluchtpunkt,
der sukere Lagrangepunkt Lj. Dieser befindet sich auf einer Aquipotentialfliche héheren Wertes,
sodass dieser schwerer zu iiberwinden ist als Ly. Weiter aufserhalb liegen mit den Lagrange-Punkten
L4 und Ls die absoluten Maxima des Gravitationspotentials ®. Sie sind auf einer senkrecht zur
Massenachse stehenden Geraden zu lokalisieren und verfiigen folglich iiber denselben x-Wert. Fer-
ner bilden die beiden Maxima unabhingig von Abstand und Massenverhéltnis mit den beiden
Massenpunkten ein gleichseitiges Dreieck (siehe dazu Abb. 16).



2.2 Das Roche-Potential 30

2.2.3 Kilassifikation enger Doppelsternsysteme

Die Einteilung enger Doppelsterne richtet sich danach, welche Aquipotentialflichen von den beiden
Systemkomponenten ausgefiillt werden. Besonderes Augenmerk hat dabei jene Aquipotentialfli-
che, die die Roche-Grenze markiert und den inneren Lagrange-Punkt enthélt. Dementsprechend
kann man drei verschiedene Arten von Doppelsternsystemen unterscheiden:

Die erste Gruppe von Doppelsternen stellen die getrennten Systeme (engl.: detached binaries)
dar. Bei einem getrennten System sind beider Sterne Radien deutlich kleiner als die Separation,
das heifst, beide Komponenten befinden sich innerhalb des Roche-Volumens und sind deswegen
annahernd kugelformig. Aufgrund der Tatsache, dass die Sternvolumina eines getrennten Systems
kleiner als das zugehorige Roche-Volumen sind, verhalten sich die beiden Sterne dhnlich zweier
normaler Einzelsterne (Carroll & Ostlie, 2007)).

(e} Contact binary

Abbildung 17: Obere Abbildung veranschaulicht die drei in dieser Sektion beschriebenen, verschie-
denen Gruppen von Doppelsternsystemen. Das oberste Drittel der Abbildung zeigt
ein getrenntes Doppelsternsystem, dessen beiden Komponenten sich klar innerhalb
ihres Roche-Volumens befinden. In der Mitte wird ein halb-getrenntes System dar-
gestellt - bei diesem kann es zum Massentransfer kommen. Das letzte Drittel skiz-
ziert das Aussehen eines Kontaktsystem. Beide Sterne fiillen ihr Roche-Volumen
aus und bilden deshalb eine gemeinsame Hiille (common envelope). In allen Dar-
stellungen wurde das Roche-Volumen als gestrichelte Linie kenntlich gemacht. El

Die zweite Gruppe enger Doppelsternsysteme bilden die halbgetrennten Systeme (engl: semi-
detached binaries). Sie zeichnen sich dadurch aus, dass einer der beiden Sterne sein Roche-Volumen

"http://astronomy.nju.edu.cn/~1ixd/GA/AT4/AT420/HTML/AT42006 . htm; Stand: 18.06.16
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komplett ausfiillt, der andere nicht. Zu einem halbgetrennten System kann es beispielsweise kom-
men, wenn ein getrenntes System aus zwei Hauptreihensternen besteht, wovon sich einer schneller
entwickelt als der andere. Sind die Wasserstoffvorrdte des einen Sterns dann erschopft, so ent-
wickelt er sich unter starker Ausdehnung zu einem Roten Riesen. Fiillt er schlieflich aufgrund
dieser Ausdehnung sein Roche-Volumen aus, kann iiber den inneren Lagrange-Punkt L; Atmo-
sphéirengas zu seinem Begleiter iiberstromen (Carroll & Ostlie, 2007). Welcher der beiden Sterne
als Primarkomponente des Systems bezeichnet wird ist eine reine Definitionsfrage, die je nach
Lehrbuch unterschiedlich ausgelegt wird. In dieser Arbeit soll von nun an der Stern, der vor dem
Massentransfer die grofere Masse besitzt, der Primérstern sein und folglich der leichtere der Se-
kundéarstern.

Daneben kann der Fall auftreten, dass beide Sterne ihr Roche-Volumen ausfiillen oder gar dar-
iiber hinaus expandieren. Hierdurch bilden die Komponenten eine gemeinsame Hiille (common
envelope), stehen folglich im direkten Kontakt zueinander. Aus diesem Grund werden solche Dop-
pelsterne als Kontaktsysteme (engl.: contact binaries) bezeichnet. Wie zuvor beschrieben, reicht
die gemeinsame Atmosphire bis zu der Aquipotentialfliche, welche den #ufieren Lagrange-Punkt
Ly inkludiert (Carroll & Ostlie, 2007)).

Beim Studium solch enger Doppelsternsysteme trat bei den Doppelsternkomponenten ein schein-
barer Widerspruch zu den Gesetzen der Sternentwicklung zutage. Denn bei aus einem masserei-
cheren und massedrmeren Stern bestehenden Systemen zeigte des Ofteren der massedrmere Stern
als erstes Anzeichen fiir eine Entwicklung von der Hauptreihe weg, obwohl die Masse-Leuchtkraft-
Beziehung eine gegenteilige Annahme zugrunde legt. Begriindet werden kann dieser Unterschied
damit, dass im Gegensatz zu isolierten Sternen sich die Komponenten eines Doppelsterns nicht
beliebig ausdehnen konnen, da diese Entwicklung durch das Gravitationspotential begrenzt wird.
Bei einer Ausdehnung iiber die Roche-Grenze hinaus, kann er nicht mehr seine gesamte Masse
gravitativ binden, die Massenkonstanz ist nicht ladnger gewéhrleistet und es kommt zum Mas-
sentransfer (Voigt, 2012). Der Massentransfer kann soweit gehen, dass sich das Massenverhéltnis
umkehrt, also der vor dem Beginn des Massentransfers leichtere Stern anschlieffend schwerer ist
als der Masse verlierende Stern. Dieses Phdnomen bezeichnen Astronomen als Algol-Paradoxon.

2.2.4 Massentransfer

Wie in diesem Kapitel bereits berichtet wurde, bildet das Gravitationspotential in engen Doppels-
ternen um die beiden Massen hohe Potentialtépfe aus, die an den Lagrange-Punkten am einfachs-
ten passiert werden kénnen. Liegt ein getrenntes Doppelsternsystem mit zwei Hauptreihensternen
vor, so befinden sich beide Systemkomponenten innerhalb ihres Roche-Volumens und die beiden
Gasbiélle sind durch den inneren Lagrange-Punkt klar voneinander getrennt. Entwickelt sich nun
die Primarkomponente von der Hauptreihe fort, so bldht sie sich auf und kann bei ausreichend
starker Ausdehnung ihr kritisches Volumen vollstéindig ausfiillen. Uberschreitet die Expansion des
Sternvolumens die Roche-Grenze, dann ist es moglich, dass ein Teil der Sternmaterie des weiter
entwickelten Sterns in den Potentialtopf des sich noch auf der Hauptreihe befindlichen Begleiters
stromt (siche Abbildung 18). Jedoch fillt eine Probemasse m nicht einfach in die Richtung des
Massenzentrums des Begleitsterns, vielmehr wird sie wegen der Corioliskraft und ihres zu M; vor-
handenen, relativen Drehimpuls auf eine ,rosettenformige Bahn gezwungen (Voigt, 2012)). Der

mitgegebene Drehimpuls kann beschrieben werden durch L = mi?w = mi?4/ %, wobei [y,

der Abstand der Primirkomponente zum inneren Lagrange-Punkt, in Gleichung 24 beschrieben
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wurde. Der Drehimpuls fiir eine Kreisbahn um den Begleiter, deren Radius dem kleinsten Abstand

der rosettenformigen Bahn entspricht, ist wie folgt gegeben: L = mr.4/ Gr]\fl mit M, der Masse des
Begleiters und r. dem Radius der Kreisbahn. Gleichsetzen der beiden Formeln ergibt eine Losung

fir r. (Hilditch, 2001)):
G(My + M)
3

o, = Mt M 26)
a
by, My M, M,
r. = (a)(1+_M1> a[0.500 — 0.227 - lg(Ml)] (1—|—M1)

Was genau mit der Probemasse geschieht, ist von der Ausdehnung des Begleiters abhingig. Wenn
der Radius des Begleiters grofer ist als 7., so umrundet die Probemasse den Stern nicht, sondern
lagert sich direkt an seiner Oberfliache an. Ist dagegen der Radius des Sekundérsterns kleiner als r,,
umrundet die Probemasse den Stern auf der Rosettenbahn. Wird kontinuierlich Masse transferiert,
so kommt es, da sich die Bahnen immer wieder schneiden, zu Zusammenstoéfen zwischen dem
neu transferierten Gas und der schon auf der Umlaufbahn befindlichen Marterie. Das Gas wird
abgebremst und es entsteht eine rotierende Gasscheibe um den Priméarstern mit Radius r. - auch
Akkretionsscheibe genannt. Da fiir gewohnlich der Kreisbahnradius 7. in etwa ein Viertel des
Roche-Radius Ry betragt, muss die Primérkomponente sehr kompakt sein, wenn ihr Radius
kleiner als r, sein soll. Hierfiir kommen nur degenerierte Himmelskorper wie Neutronensterne oder
weifte Zwerge in Frage (Voigt, 2012).

i

Abbildung 18: Senkrechter Schnitt entlang der x-Achse durch den dreidimensionalen Verlauf des
Gravitationspotentials. Links: Getrenntes System. Beide Sterne befinden sich in-

nerhalb ihres Rochevolumens. Rechts: Halbgetrenntes System. Der linke Stern fiillt

sein Rochevolumen komplett aus und steht kurz vor dem Beginn eines Massen-

transfers in den Potentialtopf des Begleiters auf der rechten Seite des Bildes (Voigt,
2012).
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2.2.5 Massentransferrate

Von grolem Interesse ist fiir Astronomen die Frage, wie viel Masse pro Zeit in einem halb-
getrennten Doppelsternsystem transferiert wird und von welchen Parametern die Massentransfer-
Rate abhéngt. Diese soll im Folgenden grob genédhert werden. Deshalb wird zunéchst davon aus-
gegangen, dass beide Sterne dieselbe Masse M = M; = M, besitzen. Der Radius des iiber das
Rochevolumen aufgebldhten Sterns sei R. Fiir diesen Radius existieren zwei sich iiberlappende
Aquipotentialflichen, hier als Kugelflichen genihert, die sich in einem Bereich der Linge d iiber-
lappen. z markiert den Radius des Schnittkreises der beiden Aquipotentialkugeln (siche Abbildung
19). Ferner wird der Massenaustausch im gesamten Bereich des Schnittkreises angenommen.

N

Abbildung 19: Veranschaulichung g.ier im Text beschriebenen, gleich groken Aquipotenitalflichen
mit Radius R und Uberlappbereich d (Carroll & Ostlie, 2007)).

Der Massenverlust eines Sterns, verursacht durch seinen Sternenwind, kann allgemein beschrieben
werden durch:

dMy = pdV = nmy - 4nrvdt

27
W= drrinmyv = 4rr?pv (27)

und durch Umstellen:

mit n der Teilchendichte der Atome, my der Masse des Wasserstoffatoms und v der Teilchen-
geschwindigkeit. In unserem Fall verliert er jedoch nicht Masse durch den Sternenwind sondern
aufgrund des Massentransfers durch die Offnung der Aquipotentialflichen am Schnittkreis mit der
Fliche A = w22, Deshalb modifiziert sich die Formel fiir die Massentransfer-Rate zu:

dM:
dtT = 12’ pv (28)

Wenn d < R, dann gilt mit Kleinwinkelndherung: x = v/ Rd. Einsetzen in Gleichung 28 ergibt:

dMrp
dt

Auferdem darf unter Verwendung der Maxwell-Boltzmann-Verteilung angenommen werden, dass
fir den quadratischen Mittelwert (engl.: root-mean-square) der Teilchengeschwindigkeit eines

= mRdpv (29)
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Gases durch folgende Formel bestimmt werden kann: vgpys = 1/%“—5, mit £ dem Boltzmann-

Faktor und 7" der Temperatur des Gases. Insgesamt ergibt sich somit folgende Néaherung fiir die
Massentransfer-Rate (Carroll & Ostlie, 2007)):

. dM kT
M = =% ~ nRdpvgys = wRdp, | Skl (30)
dt myg

Typische Werte fiir die Massentransfer-Rate rangieren in einem Bereich von 107! bis 1077 M,
pro Jahr. Im Vergleich zum Sonnenwind, der Materie mit einem Gewicht von etwa 3 - 107
Sonnenmassen pro Jahr von dieser wegtransportiert, ist der Massentransfer um drei bis sieben
Grofsenordnungen stérker.
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3 HeiBe Unterzwerge und ihre Entstehung

Als im Jahr 1969 der zweite Satellit der NASA Mission Orbiting Astronomical Observatory (kurz:
OAOQ), bei der erstmals hochauflésende Bilder verschiedenster Weltraumobjekte im ultravioletten
Bereich aufgenommen wurden, seine Daten zur Erde sandte, iiberraschten diese die Forscher bei
der Auswertung sehr, da sie auf diesen elliptische Galaxien erkennen konnten, obwohl dies einen
klaren Widerspruch zur damals géngigen Theorie darstellte. Denn, wie damals schon bekannt war,
sind elliptische Galaxien mehr als 10 Millarden Jahre alt und umfassen keine jungen Sterne mehr,
sondern nur noch alte, massearme K- und M-Zwerge, denn massereiche, heifse Sterne besitzen
geméfs der Masse-Leuchtkraft-Beziehung eine deutlich kiirzere Verweildauer auf der Hauptreihe.
Aus diesem Grund nahmen Astronomen an, dass elliptische Galaxien nur noch im roten Spektral-
bereich Licht emittieren und im UV-Bereich gar nicht mehr sichtbar sind. Die Forscher nannten
den Effekt ,UV-upturn® oder ,UV rising-branch®, was am besten mit aufsteigender, ultravioletter
Ast (bezogen auf die Lage im Hertzsprung-Russel-Diagramm) ins Deutsche iibersetzt werden kann
(O’Connell, 1999)).

Subdwarfs

Abbildung 20: Position der heifen Unterzwerge (markiert mit sdO und sdB) im Hertzsprung-
Russel-Diagramm (Geier, 2015al)
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In den nachfolgenden 20 Jahren wurde viel iiber die Interpretation und Herkunft dieses UV-Astes
diskutiert, es fehlte jedoch an weiteren hochauflésenden Datensétzen. Das dnderte sich erst in den
90er Jahren, als [Ferguson et al. im Jahr 1991 nachweisen konnten, dass das im UV-Bereich emit-
tierte Licht nicht durch neu entstandene massereiche, heifse Sterne ausgesendet, sondern vielmehr
von heliumbrennenden, dlteren Sternen (und von den Objekten, zu den sie sich weiterentwickeln)
hervorgerufen wird, die sich durch ihre hohe Oberflichentemperatur von mehr als 25000 Kelvin
auszeichnen. Diese Art von Sternen bezeichnet man auch als heifte Unterzerge (engl.: hot subdwarf
stars), in der Fachsprache werden sie meist einfach nur sdO bzw. sdB-Sterne genannt, wobei die
ersten zwei Buchstaben eine Abkiirzung fiir den englischen Begriff subdwarf darstellen. Der letzte
Buchstabe gibt Auskunft {iber den Spektraltyp des heliumbrennenden Sterns, also ob Spektrum
und Temperatur des heiffen Unterzwergs eher der Spektralklasse O oder der Spektralklasse B
zugeordnet werden kénnen[™] Jedoch liefert der Spektraltyp keine Aussage iiber die Leuchtkraft
und, da diese mit der Groke der Sternoberfliche korreliert, auch keine Informationen iiber den
Radius des Sterns. Andere Untersuchungen zeigten jedoch, dass heifse Unterzwerge einen deutlich
kleineren Radius als die Sonne aufweisen - die meisten liegen in einem Bereich von einem Zehntel
bis einem Drittel des Sonnenradius - und haben dementsprechend eine geringere Leuchtkraft als
Hauptreihensterne mit vergleichbaren Spektraleigenschaften. Dennoch strahlen sdO/-B Sterne um
das zehn- bis hundertfache heller als die Sonne (Geier, 2015a).

Da heifle Unterzwerge dhnlich wie Quasare besonders im blauen Spektralbereich Licht aussenden,
werden sie besonders héufig bei Himmelsdurchmusterungen entdeckt, die eigentlich auf die De-
tektion von Quasaren sowie extragalaktischer Objekte abzielen. Hinzu kommt, dass viele sdO/-B
Sterne zu den sogenannten verdnderlichen Sternen zéhlen, das heift, sie weisen Helligkeitsschwan-
kungen und Pulsationen auf (Kilkenny et al., 1997). Die Pulsationen heifer Unterzwerge kénnen
sowohl radialer Natur als auch nicht radialer Natur sein, wobei beide vor allem durch den Opacity-
Bump-Mechanismus bedingt sind und nicht wie zum Beispiel bei den RR Lyrae Sternen oder den
0-Cepheiden iiblich durch den ,klassischen* Kappa- und Gamma—Eﬂ:ektF_g] Im Gegensatz zu den
pulsationsverdnderlichen Sternen des Cepheiden-Streifens liegt bei sdB Sternen der Bereich der
zweiten Helium-Ionisationssschicht zu nahe an der Sternoberfliche oder ist zu klein, als dass der
Kappa-Effekt stark genug angetrieben werden konnte. Vielmehr sorgt eine Anreicherung von Me-
tallen der Eisengruppe in subphotosphérischen Schichten des heiffen Unterzwergs fiir eine starke
Zunahme der Opazitit; deshalb wird der Mechanismus auch metal opacity-bump Mechanismus
genannt (Catelan & Smith, 2015). Der Umstand, dass sdB Sterne Pulsationen aufweisen kénnen,
macht die heiffen, unterleuchtkréaftigen Sterne fiir Astronomen besonders interessant, lasst sich
doch bei pulsationsverdnderlichen Sternen mittels astroseismologischer Modelle das Sterninnere
erforschen. Ferner sind durch die Kenntnis des inneren Aufbaus eines pulsierenden Sterns Aussa-
gen iiber seine Masse moglich, was sonst nur bei bedeckenden Doppelsternsystemen zu realisieren
ist. sdB Sterne gehoren, da heliumbrennend, zum horizontalen Ast (engl.: horizontal branch, HB).
Genauer gesagt, befinden sie sich am heifen Ende des Horizontalastes, der - bedingt durch seine

12Spektraltypen gemif der Harvard-Klassifikation

BDer Kappa-Effekt tritt bei der zweiten Helium-Ionisation auf und sorgt, da er wie ein Ventil fiir die abflieken-
de Strahlung wirkt, zusammen mit der Dampfung fiir eine stabile Schwingung des Sterns. Als Gamma-Effekt
wird die Verstiarkung des Kappa-Effekts in einer partiellen Ionisationsschicht bezeichnet. Dazu kommt es, weil
es einen Temperaturunterschied zwischen der Ionisationszone und den benachbarten Schichten gibt, der einen
vermehrten Warmetransport in die Ionisationsschicht férdert und somit die Ionisation verstarkt. Eine ausfiihr-
lichere Erklarung findet man zum Beispiel in |Catelan & Smith (2015) oder auf http://astronomy.swin.edu.
au/sao/downloads/HET611-M17A01.pdf (Stand: 29.06.16).
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besondere Lage - auch extremer Horizontalast (engl.: extreme horizontal branch, EHB) genannt
wird (Heber, 1986).

Wie schon zuvor erwéhnt, bestehen heifte Unterzwerge zum Grofsteil aus Helium und fusionieren in
ihrem Zentrum Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoft - diesen Vorgang bezeichnem Astronomen
als Heliumbrennen. Dabei muss folgendes beachtet werden: Zunéchst besteht jeder Stern nach
seiner Entstehung fast ausschlieflich aus Wasserstoff, den dieser in der Kernfusion unter hoher
Energiefreisetzung zu Helium umwandelt. Wahrend des H-Brennens im Kern des Sterns befindet
sich dieser in einem hydrostatischen Gleichgewicht: die nach innen gerichete Gravitation und der
entgegen wirkende Gasdruck heben sich auf. Solange der Stern iiber genug Wasserstoff in seinem
Kern verfiigt, bleibt dieses Gleichgewicht erhalten und er befindet sich auf der Hauptreihe. Jedoch
erreicht jeder Stern nach einer gewissen Zeit ¢ einen kritischen Punkt, an dem im Kern nicht mehr
genug Wasserstoff fiir die Fortsetzung des Wasserstoffbrennens vorhanden ist, da ein Groftteil des
Wasserstoffs im Kern bereits zu Helium umgewandelt wurde. Stattdessen wird nun Wasserstoff
in einem Bereich um den Kern verbrannt, auch Schale genannt. Dabei gilt: Je mehr Wasserstoff
durch die Kernfusion in Helium umgewandelt wurde, desto weiter wandert die H-brennende Schale
zur Oberflache.

Bei sonnenéhnlichen Sternen mit M < 1.5M, sorgt das Schalenbrennen fiir eine immer weitere
Verdichtung des aus Helium bestehenden Kerns, wahrend sich dagegen die Hiille des Sterns sich
immer weiter ausdehnt und somit der Radius des Sterns kontinuierlich zunimmt (Voigt, 2012).
Dadurch wachst auch die Konvektionszone immer weiter an, bis beinahe die gesamte Hiille kon-
vektiv geworden ist. Die Folge ist eine Abkiihlung der Oberflichentemperatur bei gleichzeitiger
Leuchtkraftzunahme, weshalb sich der Stern im HRD nach rechts oben bewegt - er wird zu einem
Roten Riesen. Diese Bewegung ab der Hauptreihe wird Roter-Riesen-Ast (engl.: red giant branch,
RGB) genannt.

Wiéhrend die Hiille im Verlauf der Roten Riesen-Phase eine immer geringere Dichte aufweist,
nimmt die Dichte des Kerns, da er wegen des Aussetzens seiner Kernfusion komprimiert wird, ste-
tig zu. Dabei wird der Kern so lange verdichtet, bis das Elektronengas entartet und sich der Kern
schlieklich stabilisiert, da das Pauli-Prinzip keine weitere Verdichtung mehr zulésst. Durch die Ent-
artung des Elektronengases wird im Kern des Sterns eine sehr hohe Warmeleitfahigkeit erreicht. Da
in der wasserstoffreichen Hiille weiterhin Kernfusion stattfindet, bei der sehr hohe Temperaturen
erreicht werden, wird der Kern von der Hiille geheizt. Aufgrund seiner hohen Leitfdhigkeit entsteht
folglich ein isothermer, entarteter Helium-Kern mit hohem Druck (dem sogenannten Entartungs-
druck), der entgegen des Gravitationsdrucks wirkt und so den Kern stabilisiert. Im Normalfall
sind Druck und Temperatur eines Gases zwei direkt porportionale Grofen (ideale Gasgleichung:
pV = nkT). Folglich ndhme bei einem Temperaturanstieg auch der Gasdruck zu, was wiederum zu
einer Vergrofserung des Volumens fithren wiirde. Durch die Ausdehung des Korpers sinkt wiederum
die Temperatur und der Korper stabilisiert sich. Dies gilt bei entartetem Gas nicht mehr, denn der
Entartungsdruck héngt im Gegensatz zum gewdhnlichen Gasdruck nicht von der Temperatur ab
(Popt, ~ p5/ 3). Dementsprechend fiihrt die bestéindige Aufheizung des Kerns durch die Hiille nicht
zu einer Drucksteigerung, dieser bleibt vielmehr konstant. Daher kann sich der Sternkern immer
stiarker erhitzen, bis er schlieflich eine Temperatur von 100 Millionen Kelvin erreicht. Bei dieser
Temperatur startet das Heliumbrennen im Kern aufgrund seiner Isothermie iiberall schlagartig
(Helium-Flash). Mit dem Beginn des Heliumbrennens wird die Entartung des Kerns aufgehoben
und er beginnt sich wieder auszudehnen, wahrend die dufsere Hiille schrumpft. Der Stern fusioniert
nun im Kern stabil Helium zu Kohlenstoff und in einer Schale um den Kern Wasserstoft zu Helium,
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er befindet sich im HRD nun auf dem sogenannten Horizontalast (engl.: horizontal branch, HB)
(Voigt, 2012). Seine genaue Position auf dem HB ist abhéngig von seiner Oberflachentemperatur
und somit von der Dicke seiner Hiille.

Nachdem dies den Normalfall der Sternentwicklung darstellt, ergab sich fiir Astronomen zwangs-
laufig die Frage, wie die ebenfalls Helium fusionierenden, heifsen Unterzwerge, deren Oberflachen-
temperaturen signifikant hoher sind als die der anderen Sterne auf dem Horizontalast, iiberhaupt
entstehen konnen. Angesichts ihres recht kleinen Radius kamen Forscher bald auf die Idee, dass
es sich bei den sdO/-B Sternen um die heifen Heliumkerne Roter Riesen handele, die ihre Hiil-
le durch starken Massentransfer verloren oder durch einen starken Sternenwind kurz nach dem
Helium-Flash abstiefen. Neuere Untersuchungen (u.a. Maxted et al. (2001)| und |Morales-Rueda
et al. (2003))) zeigten, dass etwa 50% aller heifen Unterzwerge in engen Doppelsternsystemen mit
einer Periode P < 30d entstehen. Dennoch sind bei weitem noch nicht alle Mechanismen ver-
standen, sondern vielmehr Bestandteil aktueller Forschungen. Deshalb sollen die verschiedenen
Moglichkeiten fiir die Entwicklung eines heiffen Unterzwergs im Folgenden nur kurz présentiert
werden.

3.1 Entstehung heier Unterzwerge

Laut neuesten Erkenntnissen gehen die meisten heiffen Unterzwerge in engen Doppelsternsyste-
men dadurch hervor, dass ein Roter Riese, kurz bevor er die Spitze des Rote Riesen Astes (engl.:
red giant branch, RGB) erreicht, seine Wasserstoffhiille aufgrund eines starken Massentransfers an
seinen Begleiter verliert (Podsiadlowski et al., 2008)). Damit es aber in einem Doppelsternsystem
zum Massentransfer kommt, muss einer der beiden Sterne sein Rochevolumen vollstandig ausfiillen
oder sich sogar noch dariiber hinaus ausdehnen, es muss sich also um ein halb-getrenntes System
handeln. Abhéngig von der Stédrke der Ausdehnung des Roten Riesen treten zwei verschiedene
Fille auf:

Bei einer nicht zu starken Expansion des heliumbrennenden Sterns iiber das Rochevolumen hin-
aus stellt sich ein Gleichgewicht zwischen der vom Begleiter aufgesaugten Materie und der iiber
den Rocheradius hinausquellenden Materie ein - es entsteht ein stabiler Massentransfer (engl.:
stable Roche lobe overflow, stable RLOF), bei dem Wasserstoff der Gashiille des Roten Riesen
gleichméfig iiber den inneren Lagrange-Punkt in den Potentialtopf des Begleiters stromt. Da,
wie im vorangegangenen Kapitel beschrieben, die Gasmolekiile einen Drehimpuls beziiglich des
Begleitsterns mitbringen und sie mit dem Eintritt in den anderen Potentialtopfs der Corioliskraft
ausgesetzt sind, bildet sich je nach Grofe des Begleiters entweder eine Akkretionsscheibe aus oder
der Gasstrahl trifft direkt auf die Oberfliche und die Materie lagert sich dort an.

Ist die Expansion aber insgesamt recht stark, kann es passieren, dass der Begleiter wegen des per-
manenten, starken Massentransfers nicht mehr in der Lage ist, so schnell Materie zu akkretieren,
wie liber den inneren Lagrange-Punkt nachfliefst. Daher dehnt sich die Akkretionsscheibe immer
weiter aus, bis sie schliefslich den Rand des Potentialtopfs erreicht. Die iiberschiissige Materie fliefst
nun in den Bereich um die beiden Sterne ab und es bildet sich eine gemeinsame Hiille (common
envelope) um die beiden Sterne aus, die bei den wirkenden gravitativen und zentrifugalen Kréften
stark verformt ist. Diese Variante des Massenaustausches bezeichnen Astronomen als instabilen
oder dynamischen Massentransfer (engl.: instable Roche lobe overflow, instable RLOF).

Wie die Entstehung eines heiffen Unterzwerges in einem Doppelsternsystem vor sich geht, hangt
insbesondere vom Massenverhaltnis ¢ = % der beiden Sterne ab (Podsiadlowski et al., 2008)).
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Besitzen die beiden Doppelsternkomponenten eine sehr ahnliche Masse, sodass fiir das Massenver-
haltnis ¢ < 1.2—1.5 gilt, gibt es zwei verschiedene Phasen des Massentransfers. Das urspriingliche,
weite Doppelsternsystem besteht aus zwei Hauptreihensternen, von denen sich der etwas schwere
Stern gemafs der Masse-Leuchtkraft-Beziehung schneller entwickelt und sich als erstes zu einem
Roten Riesen aufbldht. Wahrend der Entwicklung auf dem RGB erreicht der Stern langsam sein
kritisches Volumen und, da sein Begleiter sein Rochevolumen noch nicht ausfiillt, kommt es zu ei-
nem langsamen, stabilen Massentransfer iiber den inneren Lagrange-Punkt. Ubrig bleiben ein aus
Helium bestehender weifer Zwerg mit einem nun massereicheren Hauptreihenstern als Begleiter.
Aufgrund des Massentransfers hat sich nun das Massenverhéltnis zu Gunsten des Begleitsterns

entwickelt (Geier, 2015a). Es gilt nun: Q = ¢ = §# > 1.2 — 1.5.
Common-Envelope Channels

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

stable RLOF

® . wide binary
He WD MS
unstable RLOF ———> dynamical mass transfer unstable RLOF ———> dynamical mass transfer

common-envelope phase common—envelope phase
short-period sdB binary with He WD companion short-period sdB binary with MS companion
@ . P =0.1-10days @ .

M_,=04-049M

Abbildung 21: Graphische Darstellung der beiden mdglichen Entwicklungswege fiir die Entste-
hung eines heifsen Unterzwerges durch eine common-envelope-Phase. Links: Ent-
wicklungspfad fiir zwei Sterne mit kleinem Massenverhéltnis (¢ < 1.2—1.5). Rechts:
Entwicklungspfad fiir zwei Sterne mit grofen Massenunterschieden (¢ > 1.2 — 1.5).
Beide Varianten fiithren zu einem engen Doppelsternsystem mit einer Bahnperiode
zwischen 0.1 und 10 Tagen (Podsiadlowski et al., 2008).
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Geht nun beim anderen Stern der Wasserstoff im Kern zur Neige, entwickelt sich auch dieser zu
einem Roten Riesen und dehnt sich, wahrend er den Rote Riesen Ast durchlauft, iber den Ro-
cheradius hinweg aus. Aufgrund des ungleicheren Massenverhéltnisses kann der weifse Stern nicht
alle iiberschiissige Materie aufnehmen - stattdessen bildet sich eine gemeinsame Hiille um die bei-
den Sternkerne. Innerhalb der gemeinsamen Hiille (siche rechte Seite, zweites Bild in Abb. 21)
umkreisen sich die beiden Sternkerne (engl.: immersed binary). Da die beiden Kerne mit dem Gas
der Hiille reiben, verlieren die sich umkreisenden Kerne Drehimpuls und Energie an die gemein-
same Hiille. Wegen des Drehimpulsverlustes bewegen sich die beiden Kerne auf einer Spiralbahn
aufeinander zu und auf die Hiille wird so viel Energie iibertragen, dass sie nach dem Prinzip der
dynamischen Reibung abgestoRen wird. Ubrig bleibt ein sehr enges Doppelsternsystem, bestehend
aus einem weifsen Zwerg und dem Kern eines Roten Riesen, der fortan heifer Unterzwerg genannt
wird (Podsiadlowski et al., 2008).

Besitzen bereits die beiden Hauptreihensterne des urspriinglichen weiten Doppelsternsystems eine
sehr ungleiche Masse ¢ > 1.2 — 1.5, dann kommt es, sobald sich der schwerere Stern zum Ro-
ten Riesen entwickelt und sein Rochevolumen ausfiillt, zu einem instabilen Massentransfer und
der Ausbildung einer gemeinsamen Hiille (common envelope). Der Verlauf der common-envelope-
Phase ist identisch mit dem zuvor beschriebenen Fall: durch Reibung mit der gemeinsamen Hiille
verliert das System Drehimpuls und Energie an diese, wodurch sich die Separation a deutlich ver-
ringert und die Hiille abgestofien wird. Ubrig bleibt ein sehr enges Doppelsternsystem mit einem
heifsen Unterzwerg und einem Hauptreihenstern als Begleiter.

In beiden potentiell moglichen Féllen, bei denen es zur Ausbildung einer gemeinsamen Hiille
kommt, ergibt sich nach der common-envelope-Phase, post-common-envelope-Phase genannt, ein
sehr enges Doppelsternsystem mit einer Periode zwischen einigen Stunden und mehreren Tagen
(P ~ 0.1 —10d). Ebenfalls dhneln sich die Massen der durch einen dynamischen Massentransfer
entstandenen heifsen Unterzwerge. Sie liegt fiir gewohnlich zwischen 0.4 und 0.49 Sonnenmas-
sen (Podsiadlowski et al., 2008). Die Haufigkeit, mit der sdB Sterne durch eines der beiden bisher
beschriebenen Szenarien entstehen, liegt bei etwa 0.7-10~2yr~! fiir sdB Sterne mit einem Hauptrei-
henstern als Begleiter und bei etwa 0.4-10~2yr~! fiir sdB Sterne mit einem aus Helium bestehenden
weifen Zwerg als Sekundarkomponente (Han et al., 2003)). Etwa 50% aller heifen Unterzwerge be-
finden sich in solch engen Doppelsternsystemen.

Haben die beiden Sterne ein dhnliches Massenverhaltnis ¢ < 1.2 — 1.5 und fiillt der Rote Riese erst
kurz vor dem Erreichen der Spitze des RBGs sein Rochevolumen aus, so hat sein Helium-Kern
im Vergleich zu seiner Wasserstofthiille bereits einen so grofen Massenanteil, dass im Kern das
Helium-Brennen ziindet und der Begleiter die Hiille problemlos iiber den inneren Lagrange-Punkt
mittels stabilem Massentransfer absaugen kann. Nach dem Verlust der Wasserstoffhiille bleiben
ein leicht vergrofserter Hauptreihenstern als Begleiter und ein sdB Stern in einem weiten Dop-
pelsternsystem zuriick, dessen Bahnperiode zwischen 10 und 500 Tagen liegt (Han et al., 2003)).
Dies steht jedoch im Widerspruch zu entdeckten Systemen bestehend aus einem sdB- und einem
Hauptreihenstern, die Perioden von mehr als 700 Tagen aufweisen. Deshalb wurde bei neueren
Modellen (Chen et al., 2013)) - diese stellen eine Weiterentwicklung der Ausfiihrungen von Han
dar - insbesondere die Abnahme des Drehimpulses wihrend der common-envelope-Phase genau-
er berticksichtigt. Auf diese Weise zeigte sich, dass auch Bahnperioden bis zu 1200 Tagen mit
den Modellen vereinbar sind. In der Praxis stimmen die beobachteten Perioden sehr gut mit den
errechneten Modellwerten iiberein. Im Vergleich zu den sdB Sternen, deren Ursprung in einer
commmon-envelope-Phase liegt, tendieren die Massen durch stabilen Massentransfer entstande-
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ner heifter Unterzwerge zu etwas niedrigeren Werten. Sie liegen im Bereich zwischen 0.30 und 0.49

Sonnenmassen (siehe Abbildung 22, linke Seite).

Stable RLOF Channel

(mass ratio < 1.2 - 1.5)

stable RLOF (near tip of RGB)

wide sdB binary with MS/SG companion

® @

P . =10-500 days

M, =030-049M

Single sdB Stars

envelope loss near RGB tip
by stellar wind
(rotation, Z7)

|

@ M= 0.45 - 0.49 M,,,

He WD merger

(1 or 2 CE phases)
He He
® L]

gravitational radiation

@ M =040 - 0.65 M,,,

Abbildung 22: Skizzierung der weiteren Entstehungsmoglichkeiten eines heifsen Unterzwerges.
Links: Entwicklung eines heifen Unterzwerges ausschlieflich durch einen stabilen
Massentransfer. Rechts: Entstehungsvarianten fiir einen isolierten sdB Stern. Oben:
Abstoflung der Wasserstofthiille an der Spitze des RGBs durch den Sternenwind.
Unten: Verschmelzung zweier weifter, aus Helium bestehender Zwerge zu einem sdB
Stern (engl.: merger system) (Podsiadlowski et al., 2008)).

Die bisherigen Modelle erklaren nur das Vorkommen von heifsen Unterzwergen in engen und wei-
ten Doppelsternsystemen, jedoch konnten Astronomen zeigen, dass sdB Sterne auch als isolierte
Sterne auftreten und nicht zwangsléaufig in einer engen Wechselwirkung zu einem anderen Stern
stehen miissen. Fiir die Entwicklung isolierter heifer Unterzwerge gibt es zwei verschiedene Theo-

rien, auf die kurz eingegangen werden soll:

Die erste Hypothese besagt, dass zwei weilte Zwerge, die sich in einem Doppelsternsystem befinden
und aus Helium bestehen, miteinander verschmelzen kénnen (engl.: white dwarf merger) und ein
isolierter, heifer Unterzwerg als Endprodukt zuriickbleibt. Das meist sehr enge System verliert
durch die ausgesendete Gravitationswellenstrahlung Drehimpuls und Energie, sodass die beiden
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weifen Zwerge ihren gemeinsamen Schwerpunkt auf immer engeren Bahnen umkreisen, bis schlief-
lich die auf die Sterne wirkenden gravitativen und zentrifugalen Kréfte so grofs werden, dass eine
Komponente ihr Rochevolumen vollstéandig ausfiillt und dann vom anderen durch einen stabilen
RLOF génzlich akkretiert wird. Geméfs der Masse-Radius-Relation R o« M ~3 fiir weike Zwerge
hat der massedrmere Stern den grofseren Radius, weshalb dieser auch als erstes die Rochegrenze
erreicht. Hierdurch wird aus dem getrennten System ein halb-getrenntes System und es setzt ein
Massentransfer vom groferen, leichteren Zwerg zum kleineren und schwereren weifsen Zwerg ein.
Aufgrund des Massenverlustes durch den Massentransfer nimmt der Radius des leichten, weifsen
Zwerges weiter zu - der Massentransfer wird weiter verstarkt und die komplette Materie des Zwer-
ges legt sich binnen einiger Sekunden als Akkretionsscheibe um den schwereren weifsen Zwerg. Im
Laufe der nichsten Millionen Jahre lagert sich das Gas auf der Oberfliche des weiffen Zwerges ab.
Die Geschwindigkeit der Ablagerung folgt ungefihr der Eddington Akkretionsrate (Heber, 2016)).
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Abbildung 23: Obenstehende Abbildung zeigt die Entwicklung eines Sterns der Masse M = 1M,
von der Hauptreihe bis zur Spitze des RGBs (blaue Linie). Endet die Phase der
gemeinsamen Hiille, ehe sein Heliumkern eine Masse von M,,.. = 0.2M, erreicht,
entsteht ein sehr geringmassiger weifser Zwerg (engl.: extremly low mass white
dwarf, ELMWD). Liegt der Heliumkern des Sterns im Intervall von 0.2 — 0.33M,
entsteht ein geringmassiger weifler Zwerg (engl.: low mass white dwarf, LMWD).
Oberhalb dieser Masse kommt es zum Helium-Flash und es entsteht ein heifser
Unterzwerg (pinke Linie). Schwarz markiert auf der roten Entwicklungslinie des

sdB Sterns sind Start und Ende des Heliumbrennens im Kern (Heber, 2016).
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Die auschlieflich mittels best-fit Modellen theoretisch vorhergesagten Entstehungshaufigkeiten
fiir heife Unterzwerge durch die Verschmelzung weifier Zwerge sind mit 0.8 — 1.6 - 10~ 2yr~! un-
gefahr mit der des common-envelope-Kanals vergleichbar, die Masse liegt in einem Intervall von
Myp = 0.4 — 0.65M, und kann damit stéarker variieren als in den zuvor beschriebenen Szenarien
(Podsiadlowski et al., 2008). Dieser breite Massenbereich steht jedoch im Widerspruch zu ersten
Erkenntnissen der Astroseismologie, die bei der geringen Anzahl der bisher untersuchten Sterne
aber hochstens Tendenzen aufzeigen: hier wird bisher ein sehr enges Fenster fiir die Massenvertei-
lung heifser Unterzwerge vorhergesagt (Heber, 2016)).

Neben der Verschmelzung zweier weifler Zwerge werden noch weitere Merger-Prozesse vermu-
tet, aus denen sdB Sterne entstehen konnen, zum Beispiel die Vereinigung eines braunen Zwergs
mit dem Kern eines Roten Riesen (Politano et al., 2008). Ferner existieren Modelle, die von der
Entstehung heiler Unterzwerge aus einem einzigen Stern ausgehen. Dafiir muss der Sterne beim
Durchlaufen des Rote-Riese-Astes einen starken Massenverlust verzeichnen. Dies kann eventuell
durch eine starke Rotation oder durch den Helium-Flash, bei dem das Heliumbrennen im Kern
ziindet und ein starker Sternenwind entsteht, verursacht werden (siehe Abb. 23, rechts oben) -
gesicherte Erkenntnisse gibt es hierzu aber noch nicht (Podsiadlowski et al., 2008)).

3.2 Eigenschaften heiller Unterzwerge

Wie schon zuvor beschrieben, sind heifse Unterzwerge die heliumreichen Kerne Roter Riesen, die
ihre wasserstoffreiche Hiille verloren haben. Der auf dem heifen Zwerg verbliebene restliche Was-
serstoff der Hiille hat eine Masse von weniger als 0.01 Sonnenmassen - zu wenig, als dass sich
eine Wasserstoffschalenbrennen ausbilden kénnte (Heber, 1986). Noch kleiner ist die Masse der
Atmosphirenschichten eines heiffen Unterzwergs. IThre Masse betrigt etwa 107!° Sonnenmassen.
Da ein Sternenspektrum in seinen Atmosphérenschichten entsteht, reicht diese geringe Menge an
Wasserstoff bei sdB/-O Sternen aus, um im Spektrum der heifen, unterleuchtkréftigen Sterne
Absorptionslinien des Wasserstoffs (insbesondere die Linien der Balmerserie) deutlich erkennen
zu konnen. Diese sind sogar stiarker ausgepréigt als bei Hauptreihensternen des Spektraltyps B.
Zusétzlich dazu konnen die heifsen Unterzwerge Hel und/oder Hell Linien in ihrem Spektrum
aufweisen, wobei Hell Linien erst bei den heifferen sdO Sternen auftreten. Abhéngig von der
Ausprigung der Heliumlinien werden die heifen Unterzwerge wie folgt kategorisiert{]

e sdB Sterne: Verfiigen iiber starke Balmerserie des Wasserstoffs in Kombination mit schwach
ausgepragten Linien des neutralen Heliums.

e He-sdO Sterne: Die Balmerserie ist gar nicht oder nur schwach vorhanden, das Spektrum
wird von starken Hel- und Hell-Linien dominiert.

e sdO Sterne: Weisen starke Wasserstoff- und Hell-Linien auf, Hel-Absorptionslinien sind
im Spektrum dagegen nur schwach oder gar nicht beobachtbar.

e sdOB Sterne: Diese zeichnen sich durch breite Wasserstofflinien und schwach ausgepragte
Heliumlinien aus. Es tritt aber sowohl Hel als auch Hell auf.

1471 Beginn dieses Kapitels wurde bereits die Einteilung von heifen Unterzwergen gemif der Harvard-
Spektralklassifikation in sdO und sdB Sterne beschrieben. Dies wird an dieser Stelle vorausgesetzt.
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e He-sdB Sterne: Diese Gruppe weist starke Hel-Linien sowie eine sehr dominante Balmer-

serie auf. He-sdB Sterne treten am seltensten auf.
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Intensitatsverlauf der Spektren zweier heifser Unterzwerge aufgetragen iiber die

Wellenlénge, bei denen die Spektrallinien des Wasserstoffs, des neutralen Helium
(Hel) und des ionisierten Heliums (Hell) markiert sind. Oben: Spektrum eines sdB

Sterns. Unten: Spektrum eines He-sdO Sterns (Heber, 2009).

Die Charakteristika der einzelnen Gruppen zeigen sehr deutlich, dass die Spektren heifser Un-
terzwerge sehr verschieden sein konnen. Generell gilt: Wéahrend die meisten sdB Sterne heliumarm
sind, weisen dagegen sdO Sterne zumeist sehr starke Heliumlinien auf. In Abbildung 24 sind zur
Verdeutlichung die Spektren eines He-sdO und eines sdB Sterns dargestellt - diese beiden unter-
scheiden sich besonders deutlich.
Untersuchungen der Atmosphérenparameter heiffer Unterzwerge zeigten einige Gemeinsamkeiten,
aber auch Unterschiede zwischen den einzelnen Gruppen auf. Quantitative Spektralanalysen, be-
reits Ende der 1980er Jahre durchgefiihrt, konnten beweisen, dass die Effektivtemperaturen T
heifter Unterzwerge abhéngig vom Spektraltyp innerhalb eines gewissen Intervalls liegen, was von
neueren Studien bestédtigt werden konnte. Nach deren Ergebnissen liegt die Effektivtemperatur
der sdB Sterne gewohnlich zwischen 25000 und 35000 Kelvin, die der sdOB Sterne zwischen 30000
und 45000 Kelvin und bei den sdO Sternen liegt die Effektivtemperatur meistens in einem In-
tervall zwischen 37000 und 47000 Kelvin, wobei auch schon einzelne, deutlich heifsere sdO Sterne
analysiert wurden - manche erreichten bis zu 70000 Kelvin.
Neben der Effektivtemperatur sind bei heifen Unterzwergen insbesondere die Schwerebeschleu-
nigung und die Heliumhé&ufigkeit in deren Atmosphére von Bedeutung. Im Gegensatz zur Ef-
fektivtemperatur, bei der es grofse Unterschiede zwischen den einzelnen Gruppen gibt, ist die
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Verteilung bei der Schwerebeschleunigung recht gleich. Fiir sdB Sterne liegt die Schwerebeschleu-
nigung, die gerne logarithmisch (log(g)) angegeben und in cgs-Einheiten beschrieben wird, bei
Werten zwischen 5.0 und 5.7, fiir sdOB Sterne zwischen 5.0 und 6.3 und fiir sdO Sterne gilt:
5.5 < log(g) < 5.9. Fiir sdB Sterne ist die Verteilung in einem log(g)-T.ss-Diagramm basierend
auf neuesten Daten in Abbildung 25 dargestellt. Gut zu sehen ist dabei, dass sowohl in der Schwe-
rebeschleunigung als auch bei der Efffektivtemperatur einzelne Sterne existieren, die auferhalb
der beschriebenen Bereiche liegen (Heber, 1986). Fiir den Grofsteil der Sterne zeichnet sich ein
Trend ab: je grofer die Effektivtemperatur, desto grofser die Schwerebeschleunigung. Dies kann
auch physikalisch bewiesen werden. Die Leuchtkraft ist definiert durch L = 47w R?c0T fff und die

Masse durch M = %. Auflésen nach R? und Gleichsetzen ergibt: R? = GTM = . Daraus
eff
folgt sofort durch Umstellen:
g Te4f s (31)
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Abbildung 25: Darstellung einer grofsen Stichprobe an sdB Sternen, die sich allesamt in einem
Doppelsternsystem befinden, in einem T, f¢-log(g)-Diagramm. Die Farbe gibt Auf-
schluss tiber die Art des Begleiters. Grau: Begleiter ist weifler Zwerg, dunkelgrau:
Begleiter ist M-Zwerg, schwarz: Art des Begleiters unbekannt. Daneben sind die
Helium-Hauptreihe (engl.: helium-main-sequence, HeMS) und der extreme Hori-
zontalast zum Nullalter (engl.: zero age extreme horizontal branch, ZAEHB) dar-
gestellt (Kupfer et al., 2015)).

Grofsere Unterschiede gibt es dagegen bei der Heliumhaufigkeit y = ’ZLLH in der Sternatmosphére
heifser Unterzwerge. Wahrend sdB Sterne normalerweise Werte fiir die Heliumhéufigkeit zwischen
0.1 und 2.5 Prozent aufweisen konnen, schwanken die Werte fiir sdOB Sterne deutlich stérker:
bei ihnen kann y unter 0.07 Prozent liegen aber auch bis zu 6 Prozent erreichen (Heber, 1986)).
Bei sdO Sternen koénnen jedoch noch deutlich hohere Werte auftreten. In der GALEX Stichprobe
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fanden sich sdO Sterne mit einer Heliumhé&ufigkeit von "n—’;’: = 1000 - der mit Abstand grofite Wert
bei dieser Stichprobe (Heber, 2016). Bei sdB Sternen konnte ferner ein Zusammenhang zwischen
der Effektivtemperatur und der Heliumh&aufigkeit festgestellt werden; mit der Temperatur steigt
auch der Heliumanteil in der Atmosphére an (Edelmann, 2003)). Es zeigte sich aber auch, dass
sich die heiffen unterleuchtkréftigen B-Sterne in zwei Gruppen unterteilen lassen. Bei der einen
Gruppe ist der Trend deutlich starker ausgepréigt als bei der anderen, wobei der Grofteil der sdB
Sterne - es sind ungeféahr g - einen stark ausgepragten Trend aufweist (siche Abbildung 26). Mittels
Regressionsanalyse konnte |Edelmann| in seiner Dissertation zwei Geradengleichungen bestimmen,
die die Trends, mit denen der Zusammenhang zwischen Heliumhéaufigkeit und Effektivtemperatur
beider Gruppen zu beschreiben ist, ausdriicken lassen.

T.
fiir die Mehrheit der sdB Sterne gilt: log(y) = —3.53 + 1.35 - (104{ ;(] — 2.00)
(32)

Ters
sonst: log(y) = —4.79 4 1.26 - (104[[(] —2.00)

Die Ursache fiir dieses Verhalten der sdB-Sterne ist bis heute unbekannt.
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Abbildung 26: Obiges Diagramm zeigt die Heliumh&aufigkeiten verschiedener Stichproben, die in
einen Zusammenhang mit den jeweiligen Effektivtemperaturen gebracht wurde.
Gut zu sehen sind die zuvor beschriebenen Trends: der Grofteil der sdB Sterne
liegt nahe der oberen Trendgerade, deutlich weniger folgen der unteren Geraden, die

einen deutlichen schwécheren Zusammenhang zwischen log(y) und T s beschreibt
(Edelmann, 2003]).
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3.3 HW Vir Systeme

Eine besondere Gattung innerhalb der engen Doppelsternsysteme stellen die sogenannten HW Vir
Systeme dar, die aus einem sdB Stern und einem M-Zwerg oder braunen Zwerg - dies ist ein Him-
melsobjekt, dessen Masse zu gering ist, als dass die Kernfusion einsetzen konnte - bestehen und
bedeckend sind. Benannt wurden diese besonderen Doppelsterne nach dem ersten, diese Eigen-
schaften aufweisenden System, dem Doppelstern HW Virginis. HW Vir Sterne sind das Produkt
einer common-envelope-Phase, durch die der heiffe Unterzwerg entstand, sich der Abstand der
beiden Sterne wie auch die Periode deutlich verringerte und die Winkelgeschwindigkeit bedeutend
zunahm. Normalerweise gehéren die HW Vir zu den einzel-linigen spektroskopischen Systemen,
denn der Begleiter ist gewohnlich deutlich lichtschwéicher als der sdB Stern. Da HW Vir Systeme
bedeckende Doppelsterne sind, eignen sie sich sehr gut fiir die Massenbestimmung heiffer Un-
terzwerge. Bisherige Untersuchungen an diesen Systemen (z.B. NY Vir und AA Dor) bestétigen
die angenommenen Massenbereiche fiir sdB Sterne. Einem grofseren Bekanntheitsgrad erlangten
die HW Vir vor einigen Jahren durch die Entdeckung zirkumbinérer Planeten im fiir die inzwi-
schen 17 bekannten HW Vir Systeme namensgebenden System HW Vir (Heber, 2009)). Seitdem
konnte bei drei weiteren HW Vir Doppelsternen die Existenz extrasolarer Planeten nachgewiesen
werden. Name, Periode und Atmosphérenparameter der bisher bekannten HW Vir Systeme sind
im Anhang dieser Arbeit zu finden.
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4 Beobachtungsprogramme

Unter astronomischen Beobachtungsprogrammen versteht man meist grofs angelegte Himmels-
durchmusterungen, bei denen - abhéngig vom Forschungsziel - nach bestimmten Himmelskérpern
gefahndet wird. Doch da bei diesen Programmen oftmals eine sehr grofe Zahl an Objekten ob-
serviert wird und Millionen Datensétze gesammelt werden, finden sich darin auch Informationen
zu Objekten, deren Erforschung gar nicht Ziel des Programmes war. Zu diesen Objekten zéhlen
hédufig auch enge Doppelsterne sowie HW Vir Systeme und im Folgenden soll kurz auf die fiir die
Entdeckung von HW Vir Systemen wichtigsten Beobachtungsprogramme eingegangen werden.

4.1 SDSS

Das SDSS-Programm (SDSS= sloan digital sky survey) ist eine Kooperation verschiedener Insti-
tutionen u.a. aus den Vereinigten Staaten, Deutschland, Japan und Siidkorea mit dem Ziel einer
moglichst genauen und groftflichigen Himmelsobservation. Dazu wurde eigens ein 2,5m Teleskop
gebaut und in den Sacramento Mountains in der Ndhe von Sunspot, New Mexico aufgestellt (siehe

Abbildung 27).

Abbildung 27: Bild des fiir SDSS verwendeten Sloan Foundation 2.5 Meter Teleskop. Dieses be-
findet sich am Apache Point Observatory in New Mexicoﬂ

Das Teleskop ist seit 2000 in Betrieb, insgesamt sollen mehr als 100 Millionen Himmmelskorper
spektroskopisch und photometrisch untersucht und ihre genaue Magnitude und Position bestimmt
werden. Dazu wird jeweils ein Bereich von 1.5 x 1.5 Grad in schmalen Streifen durchmustert
und insbesondere nach leuchtkriftigen Objekten untersucht. Das urspriingliche Ziel des SDSS-
Programmes war die genaue Untersuchung von Helligkeit, Lage und Distanz entfernter Galaxien
und Quasaren. Auf diese Weise konnten bis heute mehr als eine Millionen Galaxien entdeckt wer-
den. Bei der Vielzahl der untersuchten Objekte wurden aber nicht nur Daten von Galaxien und
Quasaren gesammelt, sondern auch eine Vielzahl an anderen Himmelskorpern wie zum Beispiel

https://www.sdss3.org/images/SDSS_telescope. jpg; Stand: 30.06.16
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Doppelsterne aufgenommen. Es zeigte sich, dass sich die hochauflésende Kamera, die mit dreikig
CCDs und fiinf verschiedenen optischen Filtern ausgestattet ist, gepaart mit der ungewohnlichen
Aufnahmemethode sehr gut fiir das Studium von Asteroiden eignet, da sie anhand ihrer Paralla-
xe sehr leicht zu erkennen sind. Ferner konnte eine Vielzahl an braunen Zwergen, Zwerggalaxien
und Gravitationslinsen entdeckt werden, sowie auch sogenannte Hochgeschwindigkeitssterne (engl.
hyper-velocity stars) und drei HW Vir Systeme. Da die beteiligten Forscher bei weitem nicht alle
Daten auswerten konnen, werden immer wieder grofe Datenpakete veroffentlicht (engl.: data re-
lease), die fiir kleinere Institute ohne deratiges Equipment von grofem Interesse sind. Seit 2014
liuft die vierte Phase des bisher sehr erfolgreichen SDSS-Programms[[|

4.2 MUCHFUSS

Das Massive Unseen Companions to Hot Faint Underloumious Subdwarfs from SDSS Projekt, kurz
MUCHFUSS-Projekt, untersucht Doppelsternsysteme bestehend aus einem heifsen Unterzwerg
und einem kompakten, massereichen Begleiter mit Mcom, > 1.0M, (siche u.a.|Geler et al. (2015))).
Aufgrund der beschriebenen Anforderungen an den Begleiter kann es sich bei diesem nur um einen
weifen Zwerg, einen Neutronenstern oder ein schwarzes Loch handeln. Derartige Systeme sind zwar
recht selten, werden aber von theoretischen Entwicklungsmodellen fiir enge Doppelsterne vorher-
gesagt.

Aus den Daten des sechsten und siebten ,data releaseE]‘ des SDSS-Programmes wird nach Spek-
tren gesucht, die typische Absoprtionslinien eines heifsen Unterzwerges (Hel, Hell und Wasser-
stofflinien der Balmerserie) sowie die entsprechende Farbe aufweisen. Anschliefsend werden die
Spektren auf Radialgeschwindigkeitsvariationen untersucht und die Sterne mit besonders starken
Geschwindigkeitsdnderungen ausgewéihlt.[zg] Diese Art der Selektion hat zur Folge, dass nicht nur
Doppelsterne bestehend aus einem sdB Stern und einem massereichen, kompakten Begleiter ins
Blickfeld der Forscher geraten, sondern auch sehr enge Doppelsternsysteme mit einem massearmen
Sekundérstern. Mittels photometrischer Analyse ist es jedoch mdoglich, zwischen einem massear-
men, weien Zwerg und einem leuchtschwachen Hauptreihenstern zu unterscheiden (Schaffenroth,
2015)). Inzwischen konnten mehr als 1100 heifse Unterzwerge in den Daten des SDSS-Programmes
untersucht werden, von denen etwa 70 eine hohe Radialgeschwindigkeitsvariation zeigten und sich
als geeignete Kandidaten erwiesen (Geier et al., 2012)).

Mit den zuvor beschriebenen Auswahlkriterien wurden auch die kurzperiodischen HW Vir Syste-
me herausgegriffen und analysiert. Darunter war unter anderem auch das erste System, bei dem
ein brauner Zwerg als Begleiter eines heifen Unterzwerges nachgewiesen werden konnte (Geier
et al., 2011c)). Bisher gelang es, mit Hilfe des MUCHFUSS-Projektes drei HW Vir Systeme aus
den SDSS-Daten nachzuweisen.

16 Ausfiihrliche Informationen zum SDSS-Programm finden sich auf der Homepage des Projektes: http://www.
sdss.org/

17Jeder neue data release enthilt auch die Daten der vorangegangen Verdffentlichung. Jedoch werden bei jeden
Release die Daten neu reduziert, da sich die Reduktions-Pipeline kontinuierlich weiterentwickelt.

¥Das genaue Auswahlverfahren fiir die Targetselektion des MUCHFUSS-Projektes findet man bei |Geier et al.
(2011a).
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4.3 PTF und iPTF

Das Palomar Transient Factory Programm (PTF) war eine Himmelsdurchmusterung am Palomar
Observatorium des California Institut of Technology, bei der nach transienten Quellen, insbeson-
dere Supernovae, aber auch Objekten mit Helligkeitsschwankungen, verursacht durch Transits,
Pulsationen, etc., gefahndet wurde. Dazu wird das Samuel-Oschin-Teleskop mit einem Spiegel-
durchmesser von 1.2 Metern verwendet, an das eine hochauflosende Kamera mit 101 Megapixeln,
einem 8.1 x 8.1 Grad grofsen Gesichtsfeld und einem Sampling von einer Bogensekunde montiert
wurde.

PTF System and Performance
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Abbildung 28: Querschnittsskizze der fiir PTF verwendeten Kamera mit Beschriftung der einzel-
nen Elemente. Die Graphik ist dabei so orientiert, dass nach sich in der unteren
Richtung der Primérspiegel des Teleskops befinde (Law et al., 2009).

H

Das Programm startete im Jahr 2009 und wurde bis 2012 betrieben, beteiligt waren verschiede-
ne US-amerikanische Universitdten und einige internationale Institute. Hauptziele des Projektes
waren die Suche nach Supernovae mit einer Kadenz von 5 Tagen, die Durchmusterung der Halfte
des Nachthimmels, die Suche nach extrasolaren Planeten im Sternbild Orion sowie die Suche nach
exotischen Verénderlichen. Daneben wurden aber auch unter anderem bedeckende Doppelsterne
entdeckt, bei denen ebenfalls Helligkeitsanderungen wiahrend des Transits auftreten. Das in dieser
Arbeit beschriebene Doppelsternsystem stellt das zweite HW Vir System dar, das mit Hilfe des
Palomar Transient Factory Programmes und seiner Nachfolger entdeckt wurde.

An das PTF Programm schloss sich das leicht modifizierte intermediate Palomar Transient Fac-
tory, kurz iPTF, an, das bis 2017 angesetzt ist. Hierbei wird zwar dasselbe Teleskop beniitzt, aber
eine bessere Kamera verwendet, die tiber elf CCD-Chips verfiigt und ein Gesichtsfeld von 7.8 x 7.8
Grad aufweist. Die typische Belichtungszeit pro Feld betrigt 60 SekundenH

Ab 2017 startet dann ein neues Projekt am Caltech, das sogenannte Zwicky Transient Facto-
ry Projekt. Die wichtigste Neuerung wird die verwendete Kamera sein, die nicht nur mit einem

9Fiir genauere Informationen werden das Paper von sowie die Website des Caltech und des PTF-
Programmes empfohlen, zu finden unter: http://www.ptf.caltech.edu/page/about
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Beobachtungsbereich von 47 x 47 Grad das grofte Gesichtsfeld aller bisher in der Astronomie ein-
gesetzten Kameras aufweist, sondern es auch den Forschern erlaubt, jede Nacht ein vollstdndiges
Bild des Nachthimmels aufzunehmen.
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5 PTF1 J011339.09+225739.1

Den bisherigen Kapiteln liegt eine theoretische Basis fiir die nun folgenden Analysen des fiir diese
Arbeit namensgebenden Doppelsternsystems PTF1 J011339.09+4225739.1 zu Grunde. Das Vorge-
hen bei der spektroskopischen und photometrischen Untersuchung dieses Systems bildet den Kern
des nun folgenden Kapitels. Dabei soll zunéchst der Schwerpunkt auf die Erklarung der angewen-
deten Analysemethoden sowie der verwendeten Programme gelegt werden, ehe Observation und
Datenauswertung genau beschrieben werden.

5.1 Analysemethoden und verwendete Programme

In dieser Arbeit wurden zwei der vier in Kapitel 2 beschriebenen Analysemethoden angewendet,
die spektroskopische und die photometrische Analyse. Die Kombination aus beiden lasst, falls das
System bedeckend ist, genaue Aufschliisse iiber die Massen und Radien der beiden Sterne zu.

5.1.1 Lichtkurvenanalyse und MORO

Bei der Lichtkurvenanalyse wird das Roche-Modell (siehe Kapitel 3) benutzt, um fiir das Dop-
pelsternsystem synthetische Lichtkurven zu berechnen. Fiir diese werden gewisse Startparameter
festgelegt, von denen ausgehend dann ein entsprechendes Programm mit speziellen Algorithmen
versucht die Parameter geméfs dem Best-Fit-Modell so zu bestimmen, dass synthetische und aufge-
nommene Lichtkurve moéglichst gut iibereinstimmen. Eine sehr geeignete Methode zur Berechnung
von synthetischen Lichtkurven stellt das Verfahren nach Robert Wilson und Edward Devinney dar.
Sie schlugen die Verwendung von 12 + 5n Parametern - n ist die Anzahl der mit verschiedenen
Filtern aufgenommen Lichtkurven - und die Summation des monochromatischen Flusses beider
Sterne bei jeder Phase vor (Wilson & Devinney, 1971)).

Tabelle 1: Auflistung der beim Wilson-Devinney-Verfahren verwendeten Parameter.

physikalisches Zeichen | Name des Parameters

i Inklination

912 Koeflizienten der Gravitationsverdunkelung
T Effektivtemperaturen der beiden Sterne

Aq g Albedo

Q9 Gravitationspotentiale

q= % Massenverhéltnis mit M; > M,

012 Verformung durch Strahlungsdruck

Ly Leuchtkrifte

T12 Randverdunkelung

I3 Offset verursacht durch einen weiteren Begleiter
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Zu den Parametern gehoren auch einige, ebenfalls schon in Kapitel 2 bereits beschriebene, bei
bedeckenden Doppelsternen haufig auftretende, physikalische Effekte. Diese sind:

e Mitte-Rand-Verdunkelung: Die Blickgerade eines erdnahen Beobachters auf einen Stern
steht am Zentrum seiner Sternscheibe senkrecht zur Sternoberfliche. Je weiter entfernt sich
ein Punkt der Sternoberfliche vom Zentrum der Sternscheibe befindet, desto gréfer wird
der Winkel 6. Dementsprechend kann ein Beobachter nahe des Randes des Sternscheibchens
nicht so tief in dessen Atmosphére blicken wie im Zentrum und, da ein Stern gerade in seinem
Inneren besonders heifé ist, konnen im Vergleich zum Sternenzentrum am Rand nicht so heifse
Schichten beobachtet werden. Deshalb erscheint der Stern dort dunkler, da kiihler, und fiir
die Intensitét gilt: I(cosf) = I(1) - 2(1 — cosf) mit = dem Randverdunkelungskoeffizienten
und (1) der Intensitét am Mittelpunkt der Sternscheibe (Wade & Rucinski, 1985)).

e Reflektion: Der Reflektionseffekt wird durch die Autheizung der dem heiferen Stern zuge-
wandten Seite des kiihleren Sterns hervorgerufen. Aufgrund der Proportionalitdt zwischen
der Leuchtkraft und der vierten Potenz der Effektivtemperatur kommt es zu einer Aufhel-
lung des Systems, wenn dem Beobachter die aufgeheizte Seite des Beobachters zugewandt
ist (siche Kapitel 2.1.4).

Bei der Lichtkurvenanalyse mit Hilfe des Wilson-Devinney-Verfahrens geht der Reflektionsef-
fekt auf eine recht einfache Art und Weise in die Konstruktion der synthetischen Lichtkurve
ein: er wird als Reflektion des ankommenden Flusses angenommen, wobei die Stirke des
reflektierten Flusses durch den Albedokoeffizient A ausgedriickt wird. Die Temperaturéin-
derung bedingt durch den Reflektionseffekt kann unter Verwendung des Stefan-Boltzmann-
Gesetzes wie folgt dargestellt werden: T}y = TQ(A;—?)U 4 mit Fi 5 dem Fluss des jeweiligen
Sterns, A der Albedo des kiihlen Begleiters und 75 der Effektivtemperatur der unbeleuchte-
ten, von der Priméarkomponente abgewandten Seite des Sekundérsterns (Schaffenroth, 2015)).

e Strahlungsdruck: In engen Doppelsternsystemen mit einer sehr heifsen Komponente bt

diese auf ihren kiihleren Begleiter einen nicht zu vernachlassigenden Strahlungsdruck aus,
durch dessen Wirkung der Begleiter verformt wird. Verursacht wird der Strahlungsdruck vom
Impuls p = % der in der Atmosphére des Begleiters absorbierten Photonen, die zuvor von
der heiften Primérkomponente emittiert wurden. Fiir eine genaue Beschreibung des Absorp-
tionsvorgangs muss eine Vielzahl an physikalischen und chemischen Effekten beriicksichtigt
werden (nachzulesen u.a. in |Drechsel et al. (1995))). Eine grobe Néaherung ohne Berticksich-
tung des Flussvektors ergibt fiir den Strahlungsdruckkoeffizienten §: § = F’"’;“‘;“”” = 47rlzé 7
mit k den Massenabsorptionskoeffizienten.
Um die synthetische Lichtkurve moglichst genau zu berechnen, wird zunéachst die genaue
Form der beiden Doppelsternkomponenten unter Verwendung des Roche-Modells bestimmt.
Anschliefsend wird das Modell noch an den in diesem System vorherrschenden Strahlungs-
druck angepasst.

e Schwerkraftsverdunkelung: Schwankungen des Energieflusses an der Sternoberfliche be-
dingt durch Schwerkraftsvariationen, wie sie insbesondere bei schnell rotierenden Sternen
auftreten, verursachen die sogenannte Schwerkraftsverdunkelung (genaueres in Kapitel 2.1.4
und bei [Espinosa Lara & Rieutord (2012))). Bei schnellrotierenden Sternen zieht die Zentri-
fugalkraft Gas in Richtung des Aquators, wodurch es zu einer Abplattung des Sterns kommt
und der Gasdruck sowie die Schwerebeschleunigung an der Aquatoroberfliche sinkt und am
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Pol steigt. Dasselbe geschieht auch mit der Temperatur an der Sternoberfliche. Die Folge
ist, dass die Aquatorregion dunkler erscheint und der von dort ausgesendete Fluss geringer
ausfillt als an den Polen des Sterns. Es gilt: F(P) = polE(Zl(,_i)g mit g(P) der lokal wir-
kenden Schwerkraft am Punkt P und g dem Gravitationsverdunkelungskoeffizienten. Ist die
Hiille eines Sterns komplett radiativ so kann nach jvon Zeipel (1924) der Gravitationskoeffi-
zient g gleich 1 gesetzt werden. Bei Konvektivitat der Hiille gilt dagegen nach Lucy (1967);

g~ 0.33.

Die anderen, hier nicht beschriebenen Parameter konnen Tabelle 1 entnommen werden.

Das Verfahren von Wilson und Devinney erfreut sich in der Astronomie auch deswegen einer so
grofsen Beliebtheit, weil es iiber verschiedene Modi verfiigt, damit die verschiedenartigsten Sys-
temkonfigurationen berechnet werden konnen. In dieser Arbeit wurde der Modus 2 angewandt -
er ist flir getrennte und halb-getrennte Systeme gedacht, bei denen die Leuchtkraft des Begleiters
von seiner Temperatur abhéngt. Alle anderen Parameter unterliegen keinen weiteren Einschran-
kungen.

Dieses auf Wilson und Devinney fufsende Vorgehen bei der Lichtkurvenanalyse wurde von vie-
len Forschern und Instituten als Vorlage verwendet, um eigene Analyseprogramme fiir die Pho-
tometrie zu entwickeln. Eines davon ist das in dieser Arbeit verwendete und an der Dr. Karl
Remeis-Sternwarte entwickelte Programm MORO (MOdified ROche model-based light curve ana-
lysis programm). Es wurde in der Programmiersprache FORTRAN verfasst und basiert auf einem
von Drechsel et al.| vorgeschlagenen modifizierten Roche-Modell, das eine genauere Beriicksich-
tigung des Strahlungsdrucks bei der Modellierung der synthetischen Lichtkurve ermdéglicht und
somit auch die Analyse von massereichen, jungen Sternen erlaubt. Der Fit-Prozess zur Anpassung
der synthetischen Lichtkurve an die beobachteten Daten fuftt bei MORO auf einer klassischen
x?-Reduktion unter Anwendung des Simplexverfahrens - ein spezieller Algorithmus entwickelt von
Kallrath & Linnell im Jahr 1987. Der Simplex-Algorithmus definiert eine Reihe von m + 1 Start-
parametersatzen, mit m der Anzahl der Startparameter, wobei die Startparameter vom Benutzer
festgelegt werden. Fiir jeden Satz an Parameterwerten wird dann eine synthetische Lichtkurve
generiert, welche im Folgenden mit den tatséchlich gemessenen Flusswerten verglichen und an
diese angepasst wird. Die Anpassung geschieht dabei wie folgt: An jedem Punkt P der Lichtkurve
wird die Differenz d,, zwischen den Werten der gemessenen und der vom Computer kalkulierten
Lichtkurve (engl.: residuals) bestimmt (d, = lgem — lka). Mit Hilfe dieser Abweichungen kann dann
die Standardabweichung - ein Indikator fiir die Qualitét des Fits - wie folgt ausgerechnet werden:

> wdi(x) (33)

v=1

n 1

n—mj, W

orit(T) =

mit n der Zahl der gemessenen Datenpunkten, m der Menge der Startparameter fiir das Simplex-
Verfahren und w, der Gewichtung des jeweiligen Datenpunktes (Schaffenroth, 2015).

Ausgehend von den festgesetzten Startparametern des Simplex-Algorithmus berechnet MORO ei-
ne erste synthetische Lichtkurve und fiir diese die Standardabweichung o. Anschliefend verdndert
das Programm die Startparameter und schaut, wie sich die Standardabweichung verandert. Lie-
fern die neuen Werte einen groferen Wert fiir o, so werden die Werte verworfen, wird o dagegen
kleiner, so werden diese fixiert und MORO startet nun von diesen Werten ausgehend die Suche
nach einem Parametersatz mit kleinerer Standardabweichung. Dieses Vorgehen wird solange fort-
gesetzt, bis MORO das Minimum fiir o erreicht und der Algorithmus abgebrochen wird. Bei dem
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Verfahren kénnen aber auch Probleme auftreten; insbesondere dann, wenn die Startparameter
eine sehr grofte Standardabweichung aufweisen und somit weit entfernt von den optimalen Werten
liegen, findet das Programm oft keine geeignete Losung.

Grofe Unterschiede finden sich bei den Auswirkungen der Verdnderung der Parameter auf die
Lichtkurve: Wahrend die Inklination ¢ und das Massenverhéltnis ¢ einen sehr groften Effekt auf
die Form der Lichtkurve ausiiben, ist z.B. die Auswirkung der Effektivtemperatur der Sekun-
déarkomponente T5 im vorliegenden Falle vergleichsweise gering. Daneben existiert eine starke
Korrelation zwischen Massenverhéaltnis und den Sternradien, weshalb das Massenverhéltnis vorab
besonders genau bekannt sein muss. Um dies zu erméglichen, gibt es das Bestreben, mdoglichst
viele der kleineren Parameter bei Werten zu fixieren, die sich in theoretischen Modellen als beson-
ders geeignet erwiesen oder aus der Spektralanalyse fiir das entsprechende System zuvor gewonnen
wurden. Beispielsweise kann unter Verwendung der Spektralanalyse der Wert des Massenverhélt-
nisses ¢ eingeschrankt werden. Jeder mogliche Wert fiir ¢ innerhalb des aus der Spektralanalyse
gewonnenen Bereiches wird einmal verwendet und, wahrend die anderen Parameter variiert wer-
den, fixiert. Dafiir sind abhéngig von der Grofe des Bereiches fiir das Massenverhéltnis einige
hundert bis mehrere tausend Messreihen notwendig. Anschliefend wird nach dem ¢ gesucht, bei
dem die geringste Standardabweichung fiir eine Startparameterreihe auftritt, sich also das globale
Minimum befindet. Die bei diesem Fit erhaltene Losung stellt dann das bestmdglichste Ergebnis
dar und wird als Endergebnis veroffentlicht (Schaffenroth, 2015)).

5.1.2 Quantitative Spektralanalyse und SPAS

Der zweite wichtige Baustein fiir die Bestimmung der beiden Komponentenmassen und -radien
ist die quantitative Spektralanalyse, auf die schon in Kapitel 2.1.3. eingegangen wurde. Wie bei
Systemen mit grofsen Helligkeitsunterschieden iiblich, sind fast alle sdB Doppelsterne und insbe-
sondere alle HW Vir Systeme zu den einzel-linigen spektroskopischen Doppelsternen zu zéhlen,
es kann also nur fiir die Primérkomponente die Radialgeschwindigkeitskurve erstellt werden. Die
fiir die Massenfunktion wichtige Halbamplitude K wird durch den Fit einer Sinusfunktion durch
die gephasten, zuvor bestimmten Radialgeschwindigkeitspunkte generiert. Ferner ist es moglich,
die Grofse der Sternradien r; und ro herauszufinden, indem die grofe Halbachse a mit Hilfe des

Schwerpunktsatzes und der Kreisbahngeschwindigkeit bestimmt (a = %%JF.M?, siehe Gleichung
T 281N

B2 Verwendet wird. Es gilt:

9) und das aus der Lichtkurvenanalyse bekannte Radienverhéltnis
Ri2 a.
Neben ciler Radialgeschwindigkeit v,,4 und der Halbamplitude K; konnen mit Hilfe der quantitati-
ven Spektralanalyse auch die Atmosphérenparameter Effektivtemperatur, Schwerebeschleunigung
und Heliumhaufigkeit errechnet werden, die schon in Kapitel 3.2 ndher erlautert wurden. Um die
genauen Werte der Atmosphérenparameter zu erhalten, entwickelten Forscher viele verschiedene
Programme, die allesamt diese drei Werte durch Interpolation mittels eines mindestens 2-mal ste-
tig diffbaren, kubischen Polygonzuges in einem dreidimensionalen Gitter synthetischer Spektren
numerisch berechnen (Press et al., 1986)). Ein solches Analyseprogramm ist das von Heiko Hirsch
entwickelte Programm SPAS (kurz fiir: Spectrum Plotting and Analysis Suite), das auf dem von
Napiwotzki et al. (2004) entwickelten Programm FITSB2 basiert, aber die Bedienung deutlich
vereinfacht (Hirsch, 2009)). Im Gegensatz zu FITSB2 kann SPAS auch die die Rotationsgeschwin-
digkeit eines Sterns in die Analyse mit einbeziehen. Der Parameter-Fit funktioniert bei beiden
Programmen nahezu identisch: Beide verwenden das sogenannte Downhill-Simplex-Verfahren, bei

T2 =
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dem eine Testfunktion die Giite jedes Vertices des Simplex iiberpriift und denjenigen, der die ge-
ringste Giite aufweist, durch einen neuen Vertex ersetzt. Der Algorithmus arbeitet so lange, bis die
relative Differenz der Testfunktionen an jedem Vertex unter einen bestimmten, zuvor festgelegten
Wert féllt oder eine maximale Zahl an Iterationen erreicht wird. SPAS verwendet als Testfunktion
die x2-Verteilungsfunktion, die eine stetige Wahrscheinlichkeitsverteilung fiir die Parameter lie-
fert. Die Radialgeschwindigkeiten von Spektren werden durch das Fitten einer Kombination von
Lorenz- und Gauftfunktion an die Linienprofile der vom Benutzer ausgewahlten Absorptionslini-
en bestimmt, indem das lokale Minimum jeder Funktionskurve berechnet wird und das Ergebnis
anschliefsend in die Formel des Dopplereffekts eingesetzt wird : % = “ed mit \g
der Ruhewellenlénge des Minimums der betrachteten Spektrallinie.
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Abbildung 29: Beispiel eines Fits der Radialgeschwindigkeit mit SPAS. Fiir den Fit (rot) wurde
das erste von PTF1 J011339.09+225739.1 aufgenommene Spektrum (Grautone)
verwendet. Von der Bedienoberfldche des Analyseprogramms wurde ein Screenshot
angefertigt.
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Im Folgenden soll kurz das iibliche Vorgehen bei der Analyse jedes Parameters aufgezeigt werden:

e Effektivtemperatur: Die Temperatur eines Sterns wird dadurch bestimmt, dass die Tiefe
und Stérke der Linien tiberpriift wird. Da eines jeden Elementes Héufigkeit in der Sternatmo-
sphére von ebenjeniger Temperatur abhéngt, wird jede Absorptionslinie in ihrer Auspriagung
von der Effektivtemperatur beeinflusst. Fiir eine genaue Analyse der Effektivtemperatur eig-
nen sich die Elemente besonders gut, die verschiedene Stufen der Ionisation simultan zeigen,
wie zum Beispiel Silizium oder Helium. Da die in dieser Arbeit vorliegenden Spektren von ge-
ringer Auflésung sind und der sdB Stern nicht heift genug fiir die Enstehung von Hell-Linien
ist, verwendet man zur Bestimmung der Effektivtemperatur die Balmerlinien des Wasserstof-
fes. Die Ausprigung und Tiefe der Absoprtionslinien des Wasserstoffes nehmen von kiihleren
zu heifleren Sternen stetig zu, bis sie bei Sternen der Spektralklasse A0 ihre starkste Auspréa-
gung erreichen. Bei hoheren Temperaturen wird Wasserstoff ionisiert, weshalb bei Sternen
nach der AO-Klasse bei Zunnahme der Temperatur die Linien der Balmerserie immer schwé-
cher werden.

e Schwerebeschleunigung: Ahnlich wie bei der Effektivtemperatur sind auch alle Spektral-
linien von der Schwerebeschleunigung des Sterns beeinflusst, denn sowohl der lokal vorherr-
schende Druck als auch die Gasdichte korrelieren mit der dortigen Schwerebeschleunigung.
Dementsprechend steigt bei einer Zunahme der Schwerebeschleunigung auch die Dichte des
Plasmas, deren Ansteigen wiederum die Wahrscheinlichkeit fiir das Einfangen eines Elek-
trons durch ein ionisiertes Atom erhéht und auf diese Weise den Ionisationsgrad des Plasmas
senkt. Deshalb eignen sich fiir die genaue Bestimmung von log(g) Elemente mit verschie-
denen Ionisationsgraden. Wie schon bei der Effektivtemperatur beschrieben, treten bei sdB
Sternen keine ionisierten Absorptionslinien auf, weshalb die Balmerlinien des Wasserstoffs
fiir die Analyse verwendet werden. Dabei liegt der Fokus auf den Réndern der Wasserstoft-
Absorptionslinien. Diese erwiesen sich als sehr sensitiv fiir Verdnderungen der Schwerebe-
schleunigung, da sie durch den linearen Stark-Effekt erweitert werden (Schaffenroth, 2015)).
Als Stark-Effekt bezeichnen Physiker die Verschiebung und Aufspaltung der Spektrallinien
unter Wirkung eines elektrischen Feldes. Bei Betrachtung der Feinstruktur ergibt sich durch
den Stark-Effekt noch ein weiterer Faktor im Hamilton-Operator, der von der Stérke des
elektrischen Feldes E und dem elektrischen Dipolmoment p abhéngt. Bei sdB Sternen tritt
der lineare Stark-Effekt infolge der Entartung des Wasserstoffgases in der Sternatmosphére
auf.

e Heliumhiufigkeit: Fiir die Analyse der Heliumhéaufigkeit stehen prinzipiell zwei Varianten
zur Verfligung, die abhéingig von der Effektivtemperatur unterschiedlich gut funktionieren:
Bei hohen Temperaturen an der Sternoberflache treten im Spektrum Heliumlinien auf, deren
Ausprigung und Starke Aufschluss liber die Heliumh&aufigkeit gibt. Dabei gilt es zu beachten,
dass der Zusammenhang zwischen der Ausprigung der Absorptionslinien eines Elements im
Spektrum und seiner Haufigkeit in der Sternatmosphére eine nicht-lineare Wachstumskurve
darstellt. Vielmehr lasst sich diese Korrelation durch eine stetige, streng monoton wachsen-
de Kurve beschreiben, die sich in drei Bereiche verschieden starken Wachstums unterteilen
lasst. Fiir im Spektrum schwach ausgeprégte Linien ist der Zusammenhang in guter Néhe-
rung linear, bei starkeren Absorptionslinien treten Sattigungen auf, die Kurve wird flacher.
Bei noch stirkeren Linien bilden sich zunehmend druckverbreiterte Linienfliigel an den Spek-
trallinien aus, die eine Erhohung der Aquivalentbreite bewirken (Schaffenroth, 2015).
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Bei niedrigeren Temperaturen (T,¢¢ < 10000K) sind Heliumlinien kaum noch zu detektieren.
Hier bietet es sich an, die Balmerlinien zu vermessen. Denn umso gréfser der Heliumanteil in
der Sternatmosphére, desto hoher ist der Druck in der Photosphére. Der hohere Gasdruck
verursacht wiederum ein ,Quenching* der Balmerlinien héherer Ordnung, wodurch diese eine
geringere Auspriigung besitzen (Liebert & Wehrse, 1983) ]
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Abbildung 30: Auswirkungen von Variationen der Atmosphéarenparameter auf die Absorptionsli-
nien von Wasserstoff, Helium und Silizium in einem Modellspektrum. Die graue
Linie stellt das Ausgangsspektrum in allen vier Zeilen dar und weist folgende
Werte auf: T,;p = 20000K, log(g) = 4.0dex, & = 4’%”, log(n(Si) = —4.5 und
log(n(He) = —1.15. In jeder Zeile wurde nun ein anderer Parameter variiert. Die
blau gestrichelte Linie gibt jeweils den Verlauf des Spektrums bei einer Vergro-
ferung des Parameters an, rot gestrichelt markiert den gegensétzlichen Fall. In
der ersten Zeile wurde T,;; verdndert, in der zweiten Zeile log(g), in der dritten
der Wert der Mikroturbulenzen und in der letzten log(n(Si)). Die Anderungen
sind von folgender Grofe: AT.;s = 5000K, Alog(g) = 0.4dex, A{ = 4’%” und

Alog(n(St) = 0.6 (Irrgang, 2014).

20Um das Quenching beobachten zu kénnen, werden auferordentlich gute Spektren benétigt. Deshalb kann diese
Methode nur sehr selten eingsetzt werden.



5.2 Observation 59

Neben den hier erlauterteten Atmosphéarenparametern konnen auch Mikroturbulenzen & und Ma-
kroturbulenzen ¢ das Aussehen der Spektrallinien beeinflussen (ausfiihrlich unter anderem bei
Gray et al. (2001) nachzulesen). In Abbildung 29 werden die Auswirkungen von Anderungen der
behandelten Parameter auf das Aussehen der Absorptionslinien im Sternenspektrum dargestellt.

5.1.3 Baryzentrische Korrektur

Bei der vorherigen Betrachtung der Analysemethoden wurde die Eigenbewegung der Erde haupt-
séchlich verursacht durch ihren Umlauf um das Baryzentrum des Sonnensystems und ihre Rotation
noch nicht beriicksichtigt. Da sich die Erde mit einer Geschwindigkeit von ungefahr 30’%" auf ihrem
Orbit fortbewegt, kann die Eigenbewegung der Erde geméf des Dopplereffekts eine deutliche Rot-
oder Blauverschiebung des Sternspektrums verursachen. Die variable Position der Erde sorgt au-
Kerdem, dafiir dass die Zeit, die das von einem Stern ausgesendete Licht zu ihr bendtigt, variieren
kann. Um Spektren von diesen Einfliissen befreien zu kénnen, verwendet man statt der Erde das
Baryzentrum als Bezugspunkt und korrigiert mittels der sogenannten baryzentrischen Korrektur
die auf der Erde aufgenommenen Daten. Diese Anpassung kann fiir jeden Observationszeitpunkt
und -ort berechnet werden. Bei der baryzentrischen Korrektur werden die Relativgeschwindigkeit
der Erde zum beobachteten Himmelskorper v,..; sowie der Zeitunterschied At bestimmmt, den das
vom Stern ausgesendete Licht aufgrund der aktuellen Position der Erde auf ihrer Umlaufbahn
langer oder kiirzer als bis zum Baryzentrum braucht, um einen erdgebundenen Beobachter zu er-
reichen. Abhéngig vom Beobachtungsort kann der Zeitunterschied, zusétzlich beeinflusst von der
Erdrotation, bis zu acht Minuten betragen. Genau berechnen lésst sich die benétigte baryzen-
trische Korrektur zum Beispiel mit dem von der ESO entwickelten Computerprogramm MIDAS,
wenn folgende Parameter bekannt sind: Die genaue Position des beobachteten Himmelskorpers (al-
so Rektazension v und Deklination §), der Langen- und Breitengrad des Beobachtungsortes sowie
Datum und Uhrzeit der Beobachtung - Start der Beobachtung plus die Hélfte der Belichtungszeit
- in Universal Time (UT). Nach Eingabe dieser Werte gibt MIDAS dem Benutzer dann v, mit
einem maximalen Fehler von 429" und At mit einer maximalen Unsicherheit von 0.02s aus, um die
dann die Aufnahmezeiten der Spektren und die Radialgeschwindigkeit korrgiert werden (Stumpft,
1980)). Dabei gilt: vyadreat = Vrel + Vrad,gem-

Bewegt sich die Erde auf den Stern zu, so zeigt das Spektrum eine Blauverschiebung, entfernt sie
sich dagegen von diesem, ist das Spektrum rotverschoben. Folglich ist der Wert von v, genau
dann negativ, wenn sich die Erde vom Stern entfernt.

5.2 Observation

Sowohl die Lichtkurven als auch die Spektren von PTF1 J011339.09+225739.1 wurden von For-
schern des Palomar Observatoriums, im US-amerikanischen Bundesstaat Kalifornien gelegen, auf-
genommen.

Die Spektren des Doppelsterns entstanden in den Néachten vom 23. auf 24. Dezember 2014 sowie
vom 24. auf den 25.Januar 2015. Fiir ihre Aufnahme wurde das P200 Teleskop verwendet, das mit
einem Spiegeldurchmesser von 200 Zoll lange Zeit den Titel des weltgroften Telekops innehatte,
und daran angeschlossen ein Doppelspektrograph (DBSP, |Oke & Gunn (1982)). In diesem féllt
das Licht durch einen Spalt mit verédnderlicher Breite b, der in der Cassegrain-Fokalebene liegt.
Ein dichroitischer Spiegel unterteilt das einfallende, weife Licht dann in eine rote und eine blaue
Komponente, ehe die beiden, farbigen Lichtstrahlen getrennt voneinander durch ein System von
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Linsen, Prismen und Filtern fallt. Anschlieffend werden die Lichtstrahlen im Kollimator parallel
ausgerichtet und danach von jeweils einem Blazegitter, dessen Neigungswinkel (Blaze-Winkel) ein-
gestellt werden kann, auf die beiden Kameras] Der DBSP deckt einen Wellenbereich von 3200
bis 10000A ab und verfiigt iiber eine Aufldsung von R ~ 1500. Im Falle dieser Arbeit befinden sich
die blauen Spektren bei einer Wellenlinge von 3800 bis 5700A und die roten in einem Intervall von
5500 bis 10000A. Um aufgrund der kurzen Bahnperiode ein Verschmieren der Linien (engl.: orbital
smearing) zu vermeiden, wurde die Beobachtungszeit auf 300 Sekunden fiir die ersten drei Spek-
tren und ansonsten auf 180 Sekunden festgesetzt. Als Dispersionselement wurde ein Blaze-Gitter
mit einem Blaze-Winkel von 6 = 27°17’ verwendet. Insgesamt wurden 21 Spektren aufgenommen,
davon dreizehn in der ersten und acht in der zweiten Beobachtungsnacht. Fiir diese Arbeit konnten
sowohl vorreduzierte Daten als auch die Rohdaten verwendet werden. Die Reduktion der Daten
erfolgte am Caltech unter Verwendung des ,Molly Package* von Tom Marsh[? Allein durch einen
kurzen Blick auf das Spektrum und die Art und Auspriagung der Absorptionslinien kann darauf
geschlossen werden, dass es sich hierbei um das Spektrum eines sdB Sterns handelt, sind doch im
Spektrum schwache Heliumlinien (insbesondere die 4472-Linie) sowie sehr starke Wasserstofflinien
der Balmerserie zu erkennen, die durch den Stark-Effekt verbreitert wurden.

Von PTF1301, so lautet die Palomar-interne Abkiirzung des Doppelsternsystems, wurde eine Licht-
kurve mit ULTRACAM am 21. September 2015 aufgenommen, die sehr genau eine volle Periode
des Systems abdeckt. ULTRACAM ist ein sehr schnelles, transportables sowie bildgebenes Pho-
tometer, das momentan am 8.2m VLT in Chile und am 4.2m William-Herschel-Teleskop (WHT)
in La Palma auf den Kanarischen Inseln montiert werden kann und unter anderem fiir die pho-
tometrische Analyse kataklysmisch verdnderliche Sterne, bedeckenden Doppelsternsystemen und
der Suche nach extrasolaren Planeten eingesetzt wird.

Damit das Ziel einer optischen Hochgeschwindigkeitsphotometrie erreicht werden konnte, beno-
tigten die Forscher einen CCD-Chip, der sehr schnell seine Pixelreihen auslesen und digitalisie-
ren kann, gleichzeitig aber ein mdoglichst geringes Rauschen aufweist. Dafiir versuchten sich die
Forscher an der Kombination dreier Neuerungen, von denen sie sich eine grofsere Sensitivitat und
Flexibilitat fiir die Aufnahme photometrischer Daten erhofften: Zunéchst kreierten sie einen CCD-
Controller, der eine kiirzere Zeitdauer fiir die Digitalisierung der Daten bendtigte und iiber eine
hohere Taktrate verfiigte. Zusétzlich erhéhten sie den Auslastungsgrad des CCD-Chips pro Be-
lichtung und passten die Soft- und Hardware so an, dass sich die Daten schneller abspeichern
lassen, als der CCD-Chip die aufgezeichneten Signale digitalisiert (Dhillon et al., 2007). Mit ei-
nem derart leistungsfahigen CCD-Chip ergénzt um eine geeignete Software ermdglicht Ultracam
sehr kurze Aufnahmezeiten von einigen Millisekunden bis zu wenigen Sekunden, vernachléssigbar
kleine Abstidnde zwischen zwei Messungen und auch einen Mehrfachkanal (engl.: multichannel)
mit drei oder mehr verschiedenen Kanélen, die simultan Lichtkurven aufnehmen und einen grofsen
Spektralbereich abdecken, da jeder Kanal mit einem anderen Filter ausgestattet ist (Dhillon et al.,
2007)).

Fiir die Aufnahme der Lichtkurve von PTF1301 wurde das WHT verwendet und ULTRACAM mit
drei verschiedenen Kanilen betrieben, sodass eine Lichtkurve im roten, im griinen und im blauen
Spektralbereich aufgenommen wurde. Der Filter des roten Kanals besitzt eine zentrale Wellen-
linge von 6261A. Bei dieser Wellenléinge lisst der Filter besonders viele Photonen passieren. Die

2Inttp: //www.astro.caltech.edu/palomar/observer/200inchResources/dbspoverview.html;
Stand: 15.07.16
Znttp://www2.warwick.ac.uk/fac/sci/physics/research/astro/people/marsh/software; Stand: 07.07.16
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Halbwertsbreite (engl.: full width half maximum, FWHM) fiir den Sensitivitéatsbereich des roten
Filters betragt 599A. Fiir den griinen Filter gilt: Acent green = 4825A und AFWHM = 1379A. Beim
blauen Filter ist der Transmissionsbereich deutlich kleiner, die Halbwertsbreite weist einen Wert
von 599A auf. Seine zentrale Wellenlénge liegt bei Acent pive = 35571&.

Die bei der photometrischen Observation gewonnenen Daten von PTF1301 wurden am selben
Tag von Dr. Thomas Kupfer reduziert. Die simultan aufgenommenen Lichtkurven zeigen allesamt
einen deutlichen Reflektionseffekt und zwei Bedeckungen, wobei der Transit des Begleiters einen
Flussabfall von fast 50% im Vergleich zur Intensitat bei der Phase 0.25 - fiir diese Phase wurde
der Fluss zu 1 normalisiert - verursacht und somit ein stark ausgepragtes Primarminimum erzeugt
(siehe Abbildung 41).

Die Ephemeride des Doppelsternsystems wurde durch das Fitten von Gaufskurven an die Primér-
minima der drei Lichtkurven bestimmt. Die Position des Minimums unterschied sich bei den drei
Kurven nur in der vierten Nachkommastelle. Fiir die Ephemeride von PTF1301 ergibt sich unter
Verwendung des Werts mit dem kleinsten Fehler:

MJD = 57286.067101(5) + 0.0933731(3) - E (34)

mit F der Bedeckungszahl (engl.: eclipse number).

5.3 Quantitative Spektralanalyse

In diesem Unterkapitel soll die bei den 21 Spektren von PTF1301 vorgenommene quantitative
Spektralanalyse ausfiihrlich behandelt werden. Es wird dabei versucht, die chronologische Abfolge
und die physikalische Legitimation der einzelnen Arbeitsschritte wiederzugeben.

5.3.1 Geplantes Vorgehen und auftretende Schwierigkeiten

Fiir die im Rahmen dieser Arbeit durchgefiihrte Spektralanalyse des einzel-linigen spektroskopi-
schen Doppelsternsystems war eigentlich die ausschliefsliche Verwendung der bereits am Caltech
reduzierten Spektren vorgesehen, auf deren Grundlage die Bestimmung der Radialgeschwindig-
keitskurve mit SPAS durchgefiihrt werden sollte. Hierfiir standen uns die Daten des roten und des
blauen Spektralbereichs zur Verfiigung, ihr Vergleich miteinander zeigte jedoch einige Unstimmig-
keiten auf:

Zunéchst wurde mit der Auswertung der blauen Daten von PTF1301, die den Spektralbereich
zwischen 3800 und 5700A enthielten, begonnen. Fiir die Bestimmung der einzelnen Radialge-
schwindigkeiten wurden eine Kombination aus Lorenz-, Gauf- und Polynomfunktionen an die
Wasserstofflinien der Balmerserie von Hg bis Hy sowie die Helium-Linie bei 44727 gefittet. Die
Gaufsfunktion wird dabei an den Kern des Linienprofils angenahert, die Lorenzfunktion an die
Fliigel der Linien und die Polynomfunktion soll in guter N&herung das an die Absorptionslinie
anschliefende Kontinuum beschreiben. Der Kontinuumsbereich um die Spektrallinien, der in den
Fit noch mit einfliefsen sollte, wurde zuvor festgelegt und bei allen 21 Spektren gleich beibehal-
ten. Als Testfunktion des Fits wurde, wie zuvor beschrieben, die y2-Funktion eingesetzt, um die
Wellenldnge der Minima der einzelnen Absorptionslinien zu bestimmen. Die Fits wurden fiir alle
geeigneten Absorptionslinien eines Spektrums simultan vorgenommen. Welche Linien bei welchem
Spektrum tatsichlich verwendet wurden, kann Tabelle 2 entnommen werden. In dieser sind auch

Zhttp://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/ultracam/index.html; Stand: 07.07.16
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die fiir jedes blaue Spektrum ermittelten baryzentrisch korrigierten Radialgeschwindigkeiten mit
zugehorigem Standardfehler unter v,qqp0e Sowie die entsprechenden, ebenfalls baryzentrisch kor-
rigierten Aufnahmezeiten aufgelistet.

Anschliefsend wurde auf dieselbe Art und Weise die Radialgeschwindigkeit fiir die roten Daten,
die das Spektrum von PTF1301 im Intervall zwischen 5500 und 10000A beinhalten, bestimmt. In
den roten Daten konnte auch aufgrund der geringen Auflésung nur die H,-Linie des Wasserstoffes
mit SPAS gefittet werden - der Fehler ist aus diesem Grund deutlich gréfser als bei den blauen
Daten. Die mit Hilfe der Fits gewonnenen Radialgeschwindigkeiten wurden ebenfalls baryzentrisch
korrigiert und sind in Tabelle 2 unter v,44 yeq zu finden.

Beim Vergleich der Radialgeschwindigkeiten fallen sofort die teilweise sehr grofsen Unterschiede
zwischen den roten und blauen Daten auf. Die grofite Abweichung Awv tritt beim dreizehnten
Spektrum auf und betrigt dort 268’%”. Auch wenn die Fehler der roten Radialgeschwindigkeiten
sehr grofs sind und Werte bis zu 56’%” erreichen, kann ein derart grofte Differenz nicht mehr allein
darauf zuriickgefiihrt werden.

Tabelle 2: In der untenstehenden Tabelle sind die Radialgeschwindigkeiten aufgelistet, die aus den
am Caltech bereits reduzierten Daten mit Hilfe von SPAS gewonnen wurden. Hierbei
stach die grofte Diskrepanz zwischen dem roten und blauen Spektralbereich ins Auge,
die uns veranlasste, die Daten selbst zu reduzieren. Im roten Spektralbereich wurde nur
H,, verwendet. Die Radialgeschwindigkeiten sind baryzentrisch korrigiert.

BJ Dyye Urad,blue [kTm] Used lines BJD,cq Urad,red [’%m]
2457015.59468889 | 56 +8 Hg, H,, Hs, H., Hg, Hy, Helys7o | 2457015.59472546 | -24 £20
2457015.61456725 | -41 +9 Hs, H,. Hy, H., Hy, Helyms 2457015.61460626 | -140 +22
2457015.64339769 | -15 £9 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457015.64340428 | -96 £19
2457015.66173043 | 82 £10 Hg, H,, Hs, H., Hg, Hy 2457015.66173878 | -46 £25
2457015.66406481 | 59 8 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457015.66408993 | -22 482
2457015.66639895 | 119 £13 Hg, H.,, Hs, Hg, Hy 2457015.66644120 | -59 £35
2457015.66873322 | 99 £11 Hg, H,, Hs, Hg 2457015.66879248 | -17 £48
2457015.67106749 | 84 +12 Hg, H,, Hs, Hyg 2457015.67114363 | -25 £56
2457015.67340174 | 114 £+17 Hg, H,, Hs, H., Hg, Hely7o 2457015.67349478 | -11 +48
2457015.67573611 | 161 £15 Hg, H,, Hs, H., Hg, Hy, Helys7s | 2457015.67584607 | -46 £38
2457015.67807026 | 123 £12 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457015.67819735 | -34 £58
2457015.68040463 | 115 £16 Hg, H,, Hs, Hy 2457015.68054861 | -81 +46
2457015.68273876 | 120 17 Hg, H,, Hs, Hg, Hy 2457015.68289977 | -148 £37
2457047.63589793 | -58 £13 Hg, H,, Hs, H., Hg, Helyrs 2457047.63593913 | -121 £32
2457047.63823219 | -61 +£19 Hg, H,, Hs, H., Hg, Helyrs 2457047.63829029 | -123 £+23
2457047.64056645 | -55 £18 Hg, H,, Hs, H., Hyg 2457047.64064146 | -120 £29
2457047.64290059 | -87 £9 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457047.64299261 | -153 £43
2457047.64523496 | -92 £+9 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457047.64534388 | -190 £32




5.3 Quantitative Spektralanalyse 63

Tabelle 2: (Fortsetzung)

2457047.64756923 | -106 £10 Hg, H,, Hs, H., Hg 2457047.64769504 | -135 £35
2457047.64990348 | -92 £7 Hg, H,, Hs, H, Hg 2457047.65004619 | -116 26
2457047.65223775 | -100 +£11 Hg, H,, Hs, H., Hyg 2457047.65239723 | -94 £42

Deswegen suchten wir nach moglichen Ursachen fiir diese Inkonsistenz der Daten. Dazu betrach-
teten wir als erstes den Aufnahmeprozess. Dabei fielen uns zwei Punkte auf:

1) In jeder Beobachtungsnacht wurden nur zu Beginn und nach Beendigung aller Observationen
Kallibrationsspektren einer Vergleichslampe aufgenommen, ein iibliches und ausreichendes
Vorgehen bei stationdren Spektrographen. Der DBSP aber gehort nicht zu den stationéren
Spektrographen, sondern wurde vielmehr an den Cassegrain-Fokus des Teleskops montiert.
Daher erfihrt der DBSP bei jeder Verdanderung des Teleskops mechanische Belastungen, die
Auswirkungen auf die aufgenommenen Dateien haben kénnen. Um diese Effekte beriicksich-
tigen zu konnen, sind eigentlich vor und nach jeder Sternbeobachtung Kallibrationsspektren
aufzunehmen, was in diesem Fall wohl aufgrund relativ langer Belichtungszeiten unterlassen
wurde.

2) Bei den Offnungszeiten des Kamera-Shutters (engl.: shutter open time), die aus dem Hea-
der der Daten zu entnehmen war, gab es zwischen den roten und den blauen Daten teils
erhebliche Abweichungen von bis zu vierzehn Sekunden, obwohl diese eigentlich simultan
aufgenommen werden. Die Zeitunterschiede zwischen den Aufnahmezeiten des roten und
blauen Kanals sind fiir jedes Spektrum bestimmt worden und in Tabelle 3 zu finden. Auch
wenn dieser Effekt zu klein ist, als dass er die Unstimmigkeiten erkléaren konnte, weist er
doch darauf hin, dass entweder nicht exakt genug bei den Beobachtungen gearbeitet wurde
oder es Probleme mit der verwendeten Soft- und/oder Hardware gibt.

Tabelle 3: In den ersten beiden Spalten der nachfolgenden Tabelle sind die mittleren Aufnahme-
zeiten der einzelnen Spektren des roten und blauen Kanals zu finden, in der dritten die
daraus resultierenden Zeitunterschiede in Sekunden.

BJDyye BJD,eq difference |[s]
2457015.59468889 | 2457015.59472546 | 3.16
2457015.61456725 | 2457015.61460626 | 3.37
2457015.64339769 | 2457015.64340428 | 0.57
2457015.66173043 | 2457015.66173878 | 0.72
2457015.66406481 | 2457015.66408993 | 2.17
2457015.66639895 | 2457015.66644120 | 3.65
2457015.66873322 | 2457015.66879248 | 5.12
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Tabelle 3: (Fortsetzung)

2457015.67106749 | 2457015.67114363 | 6.58
2457015.67340174 | 2457015.67349478 | 8.04
2457015.67573611 | 2457015.67584607 | 9.50
2457015.67807026 | 2457015.67819735 | 10.98
2457015.68040463 | 2457015.68054861 | 12.44
2457015.68273876 | 2457015.68289977 | 13.91
2457047.63589793 | 2457047.63593913 | 3.56
2457047.63823219 | 2457047.63829029 | 5.02
2457047.64056645 | 2457047.64064146 | 6.48
2457047.64290059 | 2457047.64299261 | 7.95
2457047.64523496 | 2457047.64534388 | 9.41
2457047.64756923 | 2457047.64769504 | 10.87
2457047.64990348 | 2457047.65004619 | 12.33
2457047.65223775 | 2457047.65239723 | 13.78

Neben Problemen bei der Aufnahme selbst sahen wir in einer fehlerhaften Reduktion die Haupt-
ursache der grofsen Radialgeschwindigkeitsvariationen. Um Ungenauigkeiten in einem reduzierten
Spektrum nachweisen zu konnen, bietet es sich an, die Position der tellurischen Linien im Spek-
trum zu tiberpriifen. Besonders stark erscheinen in einem Spektrum die von Wassermolekiilen
hervorgerufenen Absorptionen im Bereich der Natrium-D-Linie sowie das Band atmossphérischen
Sauerstoffs bei etwa 6300A Da tellurische Linien, auch atmosphérische Linien genannt, durch
Absorption des Sternenlichtes in der Erdatmosphére entstehen und somit keine Verschiebungen
aufweisen, ist ihre Lage in einem Sternenspektrum immer gleich und deshalb sehr genau bestimmt.
Die Position einer tellurischen Linie kann zum Beispiel durch das Fitten einer Gaufs-Funktion in
einem Spektrum erfasst und dann mit den Literaturwerten verglichen werden. Atmosphérische
Linien treten nur bei Wellenlingen oberhalb von 5800A auf, weshalb uns mit ihrer Hilfe nur den
roten Spektralbereich iiberpriifen konnten. Dabei stellten wir keine Abweichungen fest. Folglich
nahmen wir an, dass die Reduktion der Daten des blauen Kanals fehlerbehaftet sei und, da auch die
Verwendung von Vakuumwellenldngen ausgeschlossen werden konnten, sahen wir uns gezwungen,
die Rohdaten anzufordern und diese selbst zu reduzieren.

5.3.2 Datenreduktion und -kallibration

Die Daten des vom Spektrographen aufgenommenen Systems sind in ihrer Rohform zunéchst nicht
fiir die quantitative Spektralanalyse geeignet, sie miissen entsprechend bearbeitet werden. Dieser

24Die genaue Position der tellurischen Linien wurde einem ESO-Katalog entnommen, abrufbar unter folgendem
Link: ftp://ftp.eso.org/pub/dfs/pipelines/skytools/telluric_libs/


ftp://ftp.eso.org/pub/dfs/pipelines/skytools/telluric_libs/
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Vorgang wird auch Datenreduktion genannt. Je nach Art des Spektrographen unterscheiden sich
die einzelnen Schritte bei der Datenreduktion leicht, die dahintersteckenden Ideen, die nun im
Folgenden beschrieben werden, sind jedoch dieselben.

¢ Entfernung von Cosmics: Hochenergetische, kosmische Teilchen verursachen an den Stel-
len - meist einzelne Pixel -, an denen sie auf den CCD-Chip treffen, unerwiinschte Signale.
Deren Anzahl ist proportional zur Belichtungszeit. Da das durch Cosmics hervorgerufene
Signal meist eine deutlich hohere Intensitéit besitzt, lassen sich diese durch einen numeri-
schen Filter aufspiiren und beispielsweise durch das Anwenden eines lokalen Mittelwertes
beseitigen.

e Subtraktion des Biasframes: Die Aufnahme eines Biasframes ist der Funktionsweise einer
CCD geschuldet. Eine CCD arbeitet dhnlich einer Photodiode, bei der geméifs des inneren
Photoeffekts Photonen aufgrund ihrer mitgefiihrten Energie freie Elektronen und Locher
in der Verarmungszone des Halbleitermaterials erzeugen und somit einen messbaren Strom
generieren, mit dem entscheidenden Unterschied, dass die entstehenden Ladungen nicht ein-
fach abfliefsen konnen, sondern in von einem Spannungsgradienten hervorgerufenen Poten-
tialtopfen gesammelt werden. Ein Potentialtopf entspricht einem Pixel und, um die pro
Pixel gesammelten Ladungen bestimmen zu kénnen, werden die Pixelladungen schrittweise
zu einer Auslesetechnik verschoben, von dieser nacheinander ausgelesen und in ein digita-
les Signal umgewandelt. Da die Auslesetechnik nur positive Spannungswerte erfassen kann,
muss, um negative Werte zu vermeiden, eine permamente Spannung an die CCD angelegt
werden, der sogenannte Offset. Jedoch verfilscht dieser Offset die eigentlichen Messwerte
und muss deswegen wieder abgezogen werden. Die Signalstiarke des Offsets wird mit Hil-
fe einer bei geschlossenem Shutter und minimaler Belichtungszeit angefertigten Aufnahme,
dem sogenannten Biasframe, detektiert. Gewohnlich werden mehrere Biasframes aufgenom-
men, gemittelt und dann vor jeder getétigten Himmelsbeobachtung und auch vom Flatfield
abgezogen.

e Subtraktion des Dunkelstroms: Wird die Belichtungszeit im Vergleich zur Aufnahme
des Biasframes erhoht, so werden neben dem Offsetsignal auch Effekte der thermischen
Anregung detektiert, der sogenannte Dunkelstrom. Da Darkframes sowohl den Offset als
auch den Dunkelstrom quantifizieren kénnen, kann statt des Biasframes ein Darkframe von
den Daten subtrahiert werden. Jedoch fallt der Dunkelstrom bei modernen CCDs so klein
aus, dass bei der Kallibration nicht mehr beriicksichtigt wird.

e Entfernung des Himmelshintergrunds: Manche Spektrographen ermdéglichen nicht nur
die Aufnahme des Spektrums eines Himmelskorpers sondern auch des ihn umgebenden Him-
melareals. Da das aufgenommene Sternspektrum vom Hintergrundsignal verfdlscht wird,
konnen die vom Hintergrund aufgezeichneten Daten genutzt werden, um die genaue Stéirke
des Signals zu ermitteln und dieses vom Spektrum abzuziehen. Das Hintergrundsignal wird
hauptséchlich durch kiinstliches Licht auf der Erde (wie zum Beispiel die Strakenbeleuch-
tung) und den Mond verursacht.

e Flatfieldkorrektur: Eine weitere Kallibrationsmessung stellt die Aufnahme des sogenannn-
ten Flatfields (auch Domefield genannt), einer weifsen, durch eine Lichtquelle gleichméfig
ausgeleuchteten Flache, dar. Bei der Erstellung des Flatfields ist der Shutter im Gegensatz
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zum Biasframe gedffnet und die von der weifen Fléche reflektierten oder ausgesendeten Pho-
tonen konnen auf die CCD treffen. Da die Flache gleichméfig ausgeleuchtet wurde, trifft das
auch auf den CCD-Chip zu: jeder Pixel sollte beim Auslesen denselben Wert besitzen. Dies
trifft jedoch nicht zu, da manche Pixel eine geringere Sensitivitdt aufweisen oder kaputt sind.
Das Flatfield zeigt also Unstimmigkeiten der CCD auf und mittels Division eines Spektrums
durch das zugehorige Flatfield wird das Spektrum um diese Effekte bereinigt und normiert.
Ahnlich dem Vorgehen beim Biasframe wird ebenfalls beim Flatfield ein Masterflat durch die
Mittelung mehrerer aufgenommener Flatfields erzeugt und auf alle Spektren angewendet.

o Extraktion: Durch Bestimmung der Spektrumslage mittels eines Querdispersionsschnittes
durch den zweidimensionalen Datensatz kann die zentrale Position des Spektrums heraus-
gefunden und dieses aus dem Datensatz extrahiert werden.
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Abbildung 31: Beispiel eines Kallibrationsspektrums, wie es in dieser Arbeit fiir den blauen Spek-
tralbereich verwendet wurde. Dieses stammt aus der ersten Beobachtungsnacht
(23.12.14). Als Kallibrationslampe wurde eine Eisen-Argon-Lampe (FeAr) verwen-
det. Die einzelnen Linien wurden mit Hilfe eines hochaufgeldsten, wellenléngenkal-
librierten FeAr-Spektrum von IRAF zugeordnet.
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e Wellenlidngenkallibrierung: Bisher ist bei Spektren nur die Intensitit pro Pixel bekannt.
Um Informationen iiber das eigentliche Aussehen des Spektrums herauslesen zu koénnen,
bedarf es einer Transformation der Intensitatswerte pro Pixeleinheit in Wellenléngeneinhei-
ten. Dafiir wird ein Vergleichspektrum einer Lampe wie zum Beispiel einer Thorium-Argon-
Lampe bendtigt, die sehr schmale, aber gleichzeitig genau bestimmte Emissionslinien auf-
weist. Das Vergleichsspektrum wird mit derselben Apperatur aufgenommen und durch ein
genaues Studium hochaufgeloster, schon kallibrierter Emissionsspektren kann jeder schma-
len Emissionslinie der Lampe héndisch ihre genaue Wellenlénge zugeordnet werden (siehe
Abbildung 31). Meist geniigt es, bei wenigen Linien die Zuordnung héndisch durchzufiihren,
damit das Programm auf Basis einer Linienliste die restliche Linienidentifikation durchfiithren
und mit diesen dann die Dispersionsrelation berechnen wie auch anwenden kann. Normaler-
weise wird die Dispersionsrelation iiber eine Polynomfunktion dritten Grades berechnet und
beschrieben.

e Rebinning: Beim Rebinning werden die einzelnen, zweidimensionalen Datenlinien aus dem
Bild extrahiert und zu aneinanderhdngenden Datenpunkten zusammengefiigt. Dabei wird
die Pixelskala durch die im vorherigen Schritt gewonnene Wellenlédngenskala ersetzt.

e Normierung: Abschlieffend wird das Kontinuum des Sternspektrums zur besseren Ver-
gleichbarkeit mit anderen Sternen und theoretischen Modellen normiert, also das Kontinuum
gleich 1 gesetzt (Irrgang, 2014).

Die hier verwendeten Spektren wurden mit einem Doppelspektrographen aufgenommen, bei dem
einfallendes Licht in seinen roten und blauen Bestandteil aufgespalten wird. Aufgrund seines Auf-
baus bestehen die Rohdaten aus einem hellen, breiten Strich, der vom beobachteten Objekt verur-
sacht wurde und oben und unten umgeben vom Himmelshintergrund ist ”’| Im Himmelshintergrund
sind unter anderem die tellurischen Linien und diffuses Streulicht enthalten (siche Abbildung 32).
Fiir die Kallibration und Reduktion der Rohdaten des Doppelsternsystems PTF1301 wurde das
von der ESO entwickelte Programm-Paket MIDAS (Munich Image Data Analysis System) verwen-
det. MIDAS benétigt fiir jeden einzelnen der oben beschriebenen Schritte genaue Anweisungen,
die es dann der Reihe nach ausfiihrt. Dafiir wurde zusammen mit Dr. Andreas Irrgang ein ent-
sprechendes Skript erstellt, das folgende Schritte beinhaltet:

Als erstes wurde definiert, was in die Konsole nach dem Start von MIDAS eingegeben werden muss,
um das Skript entsprechend zu starten und mit Rohdateninput zu versehen. An erster Stelle ist der
Name des entsprechenden Sternenspektrums einzugeben, danach das zugehéorige Kallibrationss-
pektrum sowie der vom Nutzer gewiinschte Threshold. Unter einem Threshold versteht man hier
die notige Intensitdt einer Emissionslinie des Vergleichsspektrums der Kallibrationslampe, damit
diese bei der Kallibration beriicksichtigt wird. Es bietet sich an, einen kleinen Schwellenwert zu
wahlen, um moglichst viele Linien zu beriicksichtigen, wodurch die Kallibration sehr genau wird.
Der Threshold darf aber auch nicht zu klein gewéhlt werden, da es sonst zu Fehlidentifikationen
kommt. Aus diesem Grund erschien uns ein Threshold von 1000 am geeignetsten und dieser Wert
wurde im Folgenden fiir jede Kallibration so gewahlt. Abschliefend musste noch angegeben wer-
den, ob es sich bei den verwendeten Rohdaten um den roten oder den blauen Teil eines Spektrums
handelt.

%Die genaue Funktionsweise des DBSP kann auf folgender Website studiert werden: http://www.astro.caltech.
edu/palomar/observer/200inchResources/dbspoverview.html; Stand: 12.07.16


http://www.astro.caltech.edu/palomar/observer/200inchResources/dbspoverview.html
http://www.astro.caltech.edu/palomar/observer/200inchResources/dbspoverview.html
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Abbildung 32: Typisches Aussehen eines unbearbeiteten roten Spektrumparts, der mit einem Dop-
pelspektrographen aufgenommen wurde. Das Sternenspektrum von PTF1301 stellt
die breite, horizontale Linie in der Mitte des Bildes dar. Die horizontalen Linien sind
Teil des Himelshintergrunds und werden hauptséichlich durch die Erdatmosphére,
den Mond und néchtliche Beleuchtung auf der Erde verursacht.

Durch die Eingabe dieser vier Informationen wird das Reduktions- und Kallibrationsskript von
MIDAS gestartet. Als erstes erfolgt die Reduktion der Rohdaten. Wie schon zuvor beschrieben,
werden in der Praxis mehrere Flatfields und Biasframes aufgenommen und dann zu einem Mas-
terflat und einem Masterbias gemittelt. Anschliefend wird der Masterbias von Kallibrations- und
Sternspektrum subtrahiert, um aus den Daten die Offsetspannung zu elliminieren. Ferner sind
beide Spektren durch das Masterflat zu dividieren und von Cosmics zu befreien.

Im Folgenden wurden die beiden Spektren eingelesen und die zu verwendenden Bereiche einge-
schrankt, bei den blauen Daten war zuséitzlich eine Rotation um 89.9 Grad noétig, da die vom
System erhellten Pixelreihen schief in den Datensédtzen lagen. Aufgrund der Rotation der Pixel
mussten diese danach noch rebinnt werden. Im roten Spektralbereich konnte dagegen auf eine
Rotation verzichtet werden.

Nun wurde festgelegt, welcher Bereich der aufgenommenen Daten das Sternenspektrum darstellt,
welcher Teil des umgebenden Himmelshintergrunds ist. Dafiir benttigt man zunéchst die zentra-
le Lage des Sterns auf der CCD-Aufnahme. Das Zentrum der Sternenposition in der Aufnahme
kann mit MIDAS wie folgt bestimmt werden: Aus dem oben gezeigten Rohspektrum kann eine
Pixelspalte ausgewahlt werden. Fiir diese tragt MIDAS dann in einem separaten Fenster die ge-
messene Intensitit pro Pixel tiber die aufeinander folgenden Pixel auf (siehe Abbildung 33). Da
im Bereich des Sterns eine signifikant hohere Intensitét vorliegt, ist dieser leicht im angezeigten
Diagramm auszumachen. Die Randpunkte sind MIDAS anzugeben, das dann das Zentrum der
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Sternenposition durch Fit einer Gaukkurve ermittelt. Mit Hilfe des Zentrums und der bekannten
Halbwertsbreite des Fits kann dann ein entsprechender Bereich fiir das Sternenspektrum und den
Himmelshintergrung festgelegt werden: Wir wahlten als Grenzen fiir das Spektrum ausgehend vom

L L L L L L L L L L L L L L .

5] MIDAS

rﬁﬁ%%NﬁWW#ﬂthw»MMWMmewwﬂ%ﬂ&ﬁﬂmﬂwmwwwwﬁﬂ t 12FEB
I

User: wol=

Frame:

eclenoe _tf_rot, bdf
—0, 02
[derd I lcetiom;
FTFSLZ0It

2 a=-H
Hi 540 to 240
Vil 1o 440

—0, 04

SCalest
EHECNE = )
N s e == =

Flxel walue

0, 05

Mimy 0, LOZ
Maxg ©, 0152

Detey L2 Jul 2016
Tirme: Les=lils

—0, 08

I
I
I
I
I
I
I
I
I
I
I
I

I T TN N [ RO R A I| TN T N N N T N NN N N
0 100 200 300 400
Posi{tion

T T T T 17 T T T 1 T T T 17 T T T 7 T T T ] T T

0.1

Abbildung 33: Zur Veranschaulichung des eben beschriebenen Vorgehens ist hier die Intensitéat
der entsprechenden, zuvor ausgewéhlten Pixelspalte iiber die einzelnen Pixel auf-
getragen. Hierbei wurde eine Spalte aus dem in Abb. 32 dargstellten Rohspektrum
verwendet. Gut erkannt werden kann die Position des aufgenommenen Sterns zwi-
schen Pixel 160 und Pixel 180.

zuvor bestimmten Zentrum das Fiinffache der Halbwertsbreite in beide Richtungen. Den in beide
Richtungen anschliefenden Himmelshintergrund liefsen wir bis zum Zehnfachen der Halbwerts-
breite laufen. MIDAS wahlt dann in jeder Pixelspalte die innerhalb der entsprechenden Bereiche
liegenden Spalten aus, mittelt diese und ordnet sie zu einem oberhalb und unterhalb des Sterns
liegenden Himmelshintergrundspektrum (Skyspektrum) sowie dem Sternenspektrum an. Die bei-
den Skyspektren mittelten wir anschliefsend und subtrahierten das gemittelte Himmelsspektrum
vom Sternspektrum. An dieser Stelle verfiigt man bereits iiber ein richtiges Spektrum, dieses ist
jedoch noch nicht wellenldngenkalibiriert. Da wir spater auch das Skyspektrum benétigen, wurde
das Skript so geschrieben, dass MIDAS dieses in einer eigenen Datei abspeichert.

Die Kallibration erfolgt nun im néchsten Schritt. Dafiir zeigt MIDAS dem Benutzer das Emissionss-
pektrum der Kallibrationslampe an, in dem dieser einzelne Linien markieren und die zugehérige
Wellenlange eingeben kann. Im Falle von PTF1301 wurde im roten Spektralbereich eine HeNeAr-
Lampe verwendet, im blauen dagegen eine FeAr-Lampe. Mit Hilfe des IRAF-Spektralatlag®®] in
dem fiir verschiedene Kallibtrationslampen die Laborwellenlénge jeder einzelnen Emissionslinie
vermerkt ist, ordneten wir zuvor den in den verwendeten Kallibrationsspektren vorkommenden
Linien eine Wellenlénge héndisch zu, gut zu sehen in Abbildung 31, und waren dadurch imstan-

26 Abrufbar unter folgender Webadresse: http://iraf.noao.edu/specatlas/; Stand: 13.07.16


http://iraf.noao.edu/specatlas/

5.3 Quantitative Spektralanalyse 70

de, in MIDAS die Emissionslinien des Vergleichspektrums mit der zugehorigen Wellenlénge zu
versehen. Dies musste nicht fiir alle Linien vorgenommen werden, da, wenn bereits einige Linien
zugeordnet wurden, MIDAS die restlichen Linien durch einen Abgleich mit einer Linienliste be-
stimmen kann. Abschliefend vollzieht MIDAS eigensténdig die Kallibration des Stern- und des
Skyspektrums unter Verwendung des zuvor kallibrierten Vergleichsspektrums und speichert die
fertig reduzierten sowie kallibrierten Spektren als fits-Datei ab.
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Abbildung 34: Links: Reduziertes und kallibriertes blaues Spektrum aus der ersten Beobachtungs-
nacht. Gut zu sehen sind die drei Absoprtionslinien /., Hs und H,. Rechts: Sky-
spektrum mit den beiden Quecksilber-Linien.

Bei den Spektren von PTF1301 fitteten wir zunéchst den blauen Bereich, den wir zuvor als pro-
blematisch ausgemacht hatten, da die tellurischen Linien im Roten richtig positioniert waren. Der
Fit verlief ohne Probleme, MIDAS konnte ausreichend viele Linien im Kallibrationsspektrum zu-
ordnen. Die genaue Lage der Absorptionslinienminima wurde jeweils mit einem Gaufsfit bestimmt.
Dabei ergaben sich im Blauen &hnliche Werte wie bei der Analyse der vorreduzierten Daten mit
SPAS, ein Fehler bei der Datenreduktion am Caltech konnte somit also ausgeschlossen werden.
Beim Vergleich der einzelnen Linienfits zeichnete sich jedoch ein Trend ab: je kleiner die zuge-
horige Wellenlénge einer Absorptionslinie, desto stidrker war diese rotverschoben. Dieser Trend
zeigte sich auch im Spektrum des Himmelshintergrunds, welches im Blauen die Emissionslini-
en von Quecksilber bei 4046 und 4358A enthilt. Da diese von der niichtlichen Beleuchtung auf
der Erde hervorgerufen werden, sollten die beiden Hg-Linien keine Verschiebung aufweisen und
sich an der Position ihrer Ruhewellenldnge )y befinden. Dies war jedoch nicht der Fall, es konn-
ten unterschiedlich starke Abweichungen von A\ bei beiden Emissionslinien nachgewiesen werden,
wobei auch hier die Rotverschiebung bei der blaueren Emissionslinie stérker ausgepragt war. Die-
ser Umstand brachte den entscheidenden Vorteil mit sich, dass mit dem Wissen um die genaue
Grofe der Verschiebung im Skyspektrum ebenfalls Riickschliisse auf die Verschiebung der Ab-
sorptionslinien im Sternenspektrum ermoglicht wurden. Wegen der ungleichen Rotverschiebung
im blauen Spektrum konnten jedoch nur nahe der Hg-Linien befindliche Spektrallinien benutzt
werden, nédmlich H,, Hs; und H,.. Fiir diese drei Linien wurde in jedem der einundzwanzig Spek-
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tren die genaue Position durch einen Gauffit bestimmt, die Differenz zur Ruhewellenldnge A\g
berechnet und diese Differenz um die gemittelte Abweichung der Hg-Linien bereinigt. Es gilt also:
AN = Ngem — Ao — AXgg.aver.. Mit Hilfe der Doppler-Formel konnte dann auf v,,4 geschlossen
werden, die dann noch baryzentrisch korrigiert werden musste. Dabei ergaben sich die in Tabelle
4 aufgelisteten Ergebnisse.

Tabelle 4: Auflistung der mit MIDAS erhaltenen Radialgeschwindigkeitswerte fiir den blauen
Spektralbereich. In der letzten Spalte wird der Mittelwert der drei bestimmten Ge-
schwindigkeiten angeben. Der Fehler wurde iiber eine Gauftsche Fehlerfortpflanzung

bestimmt.
BJD H’y: Vrad | HsVraq | He: Vraa Urad,ges [kTm]
2457015.59468889 | 54 50 39 48 £ 8
2457015.61456725 | -71 -80 -14 -55 £ 6
2457015.64339769 | -72 -31 16 -29 £+ 12
2457015.66173043 | 59 61 75 65 + 8
2457015.66406481 | 40 14 58 37 + 20
2457015.66639895 | 110 46 138 98 £ 8
2457015.66873322 | 23 22 82 42+ 9
2457015.67106749 | 75 49 124 82+ 5
2457015.67340174 | 68 54 90 1+7
2457015.67573611 | 135 103 93 110 £ 25
2457015.67807026 | 97 116 124 112 + 18
2457015.68040463 | 64 81 121 89 + 7
2457015.68273876 | 72 49 106 76 + 8
2457047.63589793 | -64 -36 -9 -36 £+ 12
2457047.63823219 | -108 -85 -37 -77 £ 18
2457047.64056645 | -13 -60 11 21 £ 11
2457047.64290059 | -100 -98 -8 -69 £ 8
2457047.64523496 | -97 -104 -54 -85 £ 8
2457047.64756923 | -80 -73 -30 -61 £9
2457047.64990348 | -105 -99 -62 -89 £ 11
2457047.65223775 | -114 -87 -65 -89 + 14

Bei genauerer Betrachtung der Tabelle zeigen sich deutliche Abweichungen zwischen den einzelnen
Linien, wobei H, im Vergleich zu H., und H;s meist deutlich rotverschoben ist. Auferdem zeigen
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die Werte keinen Trend, der zu einer sinusférmigen Radialgeschwindigkeitskurve passen konnte.

Ferner versuchten wir auch die roten Daten zu reduzieren und zu kallibrieren. Die ersten Ansét-
ze schlugen aber fehl, MIDAS konnte selbst hidndisch angegebene Emissionslinien nicht richtig
zuordnen. Nach einer Uberpriifung des Skripts auf seine Richtigkeit untersuchten wir die Kalli-
brationsspektren nochmal genauer. Durch wiederholten Abgleich mit den Linienkatalogen stiefsen
wir auf Linien im Spektrum der HeNeAr-Lampe, die dieser nicht zuordbar waren, aber nicht im
Wellenldngenintervall von H,, der einzigen Absorptionslinie im roten Sternspektrum, auftraten
(Abbildung 35). Eine Einschrankung des zu extrahierenden Spektralbereichs erméglichte die er-

T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T

2.5<10*

AT G2, I

2x10*

1.5x10%

= Fuim §ers ArL

10*
T

5000

[
6,‘3»1’,,‘ 3§ T
[ ETEY

Abbildung 35: Kallibrationsspektrum fiir den roten Spektralbereich, aufgenommen mit einer
Helium-Neon-Argon-Lampe (HeNeAr). Mit einem Fragezeichen ist der Bereich des
Spektrums markiert, in dem nicht mit NIST zuordbare Linien auftauchten.

folgreiche Durchfithrung der Kallibration des roten Spektrums.

Auch fiir die selbstreduzierten Spektren des roten Bereichs wollten wir die Radialgeschwindig-
keiten bestimmen. Da die bereits zuvor im Blauen angewendete Gauffit-Methode mit MIDAS
keine allzu guten Ergebnisse lieferte, verzichteten wir auf dieses Vorgehen im Roten und verwen-
deten dafiir die Kreuzkorrelation (engl.: cross correlation). Mit Hilfe der Kreuzkorrelation kann
der Ubereinstimmungsgrad zwischen zwei Spektren in Abhéngigkeit von der Verschiebung heraus-
gefunden werden. Die Kreuzkorrelation berticksichtigt, dass der Betrag der Dopplerverschiebung
wellenléngenabhéngig ist. In unserem Fall wurde ein Modellspektrum selber Auflésung mit dem
Sternenspektrum verglichen und solange verschoben, bis die Ubereinstimmung einen maximalen
Wert erreicht (sieche Abbildung 36). Aus der Grofe der notwendigen Verschiebung kann dann die
Radialgeschwindigkeit berechnet werden. Um dem zuvor erwdhnten Shift in den blauen Daten
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Abbildung 36: Plot des an einen Teil des blauen Spektrums gefitteten Modells (rot dargestellt). Die
Ausgabe des Plots erfolgte mit ISIS. Unterhalb des Spektrums werden zusétzlich
die Abweichungen des Modells vom Sternenspektrum angegeben.

Rechnung zu tragen, wurde der Fitbereich fiir das Modellspektrum eingegrenzt. Fiir den Fit des
Modells an das Sternenspektrum und die Berechnung der Radialgeschwindigkeiten aus der Kreuz-
korrelation wurde das Programm ISIS (Interactive Spectral Interpretation System) verwendet. Fiir
die Radialgeschwindigkeiten des blauen und roten Spektralbereichs erhielten wir dabei folgende,
in Tabelle 5 aufgelistete Resultate:

Tabelle 5: Ergebnisse der Spektralanalyse fiir die selbstreduzierten Spektren. Hierfiir wurde ISIS
verwendet. Auch hier sind die grofsen Unterschiede zwischen dem roten und dem blauen
Kanal deutlich erkennbar.

BJ Dypye Uradptue 2] | Vrad,piue [E2] ohne He | BJDyeq Uradyred |22
2457015.59468889 | 33 + 8 12+ 14 2457015.59472546 | -27 15
2457015.61456725 | -67 + 6 2108 £ 7 2457015.61460626 | -136 +22
2457015.64339769 | -30 +12 92 *9 2457015.64340428 | -93 ™18
2457015.66173043 | 49 + 8 25 + 10 2457015.66173878 | -70 +22
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Tabelle 5: (Fortsetzung)

2457015.66406481 | 36 + 8 4+ 12 2457015.66408993 | -76 + 40
2457015.66639895 | 54 9, 17 + 14 2457015.66644120 | -53 26
2457015.66873322 | 49 + 9 0+15 2457015.66879248 | -37 + 50
2457015.67106749 | 89 + 9 38 + 13 2457015.67114363 | 33 *40
2457015.67340174 | 69 +i° 18 '3 2457015.67349478 | -22 £
2457015.67573611 | 90 + 11 59 15 2457015.67584607 | -24 + 29
2457015.67807026 | 82 + 9 65 & 15 2457015.67819735 | -47 + 40
2457015.68040463 | 82 +18 47 T2 2457015.68054861 | -117 + 40
2457015.68273876 | 44 + 11 3+ 14 2457015.68289977 | -127 + 40
2457047.63589793 | -69 + 9 -102 *12 2457047.63593913 | -139 =+ 40
2457047.63823219 | -91 *3 114 £10 2457047.63829029 | -113 T35
2457047.64056645 | -103 £ 8 | -128 + 11 2457047.64064146 | -114 + 21
2457047.64290059 | -87 4+ 7 134 + 10 2457047.64299261 | -135 *33
2457047.64523496 | -141 + 15 | -160 + 11 2457047.64534388 | -191 *2
2457047.64756923 | -120 £ 7 | -138 £ 10 2457047.64769504 | -120 *27
2457047.64990348 | -113 7 | -137 + 10 2457047.65004619 | -123 +2
2457047.65223775 | -119 + 8 | -128 4 12 2457047.65239723 | -89 29

Es zeigte sich, dass die Werte im Grofsen und Ganzen mit den zuvor mit MIDAS errechneten
Geschwindigkeiten iibereinstimmen, auch wenn einige Verdinderungen auszumachen sind. Werden
die Radialgeschwindigkeitswerte von H, nicht beriicksichtigt, ist bei ungefdhr der Hélfte der Spek-
tren eine so groffe Annéherung zwischen den Geschwindigkeiten der roten und blauen Spektren
moglich, dass die Ergebnisse im Fehlerintervall des jeweils anderen Spektrenteils liegen. Dennoch
trat weiterhin bei vielen Spektren ein sehr grofer Unterschied zwischen den beiden Kanilen auf.
Da mit der Uberpriifung der Datenreduktion und -kallibration diese als potentielle Fehlerquelle
ausgeschlossen werden konnten, blieb neben der Mdéglichkeit, dass die zu wenigen und ungenau-
en Kallibrationsspektren die Ursache der grofsen Radialgeschwindigkeitsunterschiede darstellen
konne, noch die Option offen, dass der verschieden stark ausgeprigte Linienshift innerhalb eines
Spektrums vom Doppelsternsystem selbst hervorgerufen werden kénnte, ein Phénomen, das schon
bei anderen Systemen beschrieben wurde, z.B. bei HS 233343927 (Heber et al., 2004)). Bei diesem
Doppelstern fiel den Forschern bei der Analyse auf, dass abhéngig von der vorliegenden Phase
® das Linienprofil von H, stark variierte. Um Informationen iiber den Ursprung dieser Verénde-
rungen zu erhalten, plotteten sie ein photosphérisches Modell, das sie aus dem Bestfit der blauen
Linien gewannen, iiber die aufgenommene H,-Linie des Systems und verglichen beide miteinan-
der. Bei ® =~ 0 stimmten die beiden Linien sehr gut iiberein, wiahrend bei ® ~ 0.5 die gemessene
Balmerlinie deutlich schwécher ausgebildet war, als es das Bestfit-Modell eigentlich erwarten lie-
fse. Vermutlicher Grund fiir die Abweichung ist, dass die aufgeheizte Seite des Begleiters Licht
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Abbildung 37: Variationen der H,-Linie bei HS 2333-+3927. In den Plots der Spektren und des
Modells wurde die jeweilige Phase ® mit angegeben. Das Modell beruht auf folgen-
den Parametern: log(g) = 5.7 dex, Tery = 36500 K und log(y) = —2.15 dex (Heber|

et al., 2004)).

im Wellenléngenbereich von H, emittiert (Reflektionseffekt) und somit die Spektrallinie auffillt,
wodurch diese schwécher ausgeprégt erscheint (Heber et al., 2004). Da sich der Begleiter entge-
gengesetzt zur Primérkomponente bewegt, hat der Reflektionseffekt ebenso Auswirkungen auf die
gemessenen Radialgeschwindigkeiten von H,,.

5.3.3 Bestimmung der Radialgeschwindigkeitskurve

Aufgrund des Vorhandenseins eines deutlich sichtbaren Reflektionseffekts in der Lichtkurve von
PTF1301 erschien es uns moglich, in den roten Spektren um H, &hnliche Tendenzen zu entde-
cken, wie sie bei HS 2333+3927 aufgetreten waren. Jedoch wiesen die am Palomar Observatorium
aufgenommen Spektren eine zu geringe Auflésung auf, als dass in diesen eine Uberlagerung der
H,-Absorptionslinie durch Emissionen des Begleiters hitte nachgewiesen werden kénnen. Des-
halb nahm Dr. Thomas Kupfer fiir uns nochmals zweiundzwanzig, hochaufgeloste Spektren von
PTF1301 am Keck-Observatorium, auf dem Gipfel des Mauna Kea Vulkans in Hawaii gelegen,
mit dem ESI-Spektrographen (Echelette Spectrograph and Image@ auf, reduzierte diese gleich

2Tweitere Informationen zu diesem Spektrographen sind auf folgender Website zu finden: http://www2.keck.
hawaii.edu/inst/esi/; Stand: 15.07.16
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im Anschluss und korrigierte die Spektren heliozentrisch. Die Observation fand in der Nacht vom
8. auf den 9. Juli 2016 statt, der Wert der Auflésung R betrug 8000. Die aufgezeichneten Spek-
tren deckten einen Bereich von 3950 bis 10500A ab, sodass jedes Spektrum die ersten fiinf Linien
der Balmerserie sowie die Spektrallinie des Helium bei 4472A enthielt. Unter Zuhilfenahme von
SPAS wurden die neuen, hochauflésenden Spektren mit demselben Vorgehen, das zu Beginn der
quantitativen Spektralanalyse beschrieben und verwendet wurde, untersucht. Dabei war die H,
Linie nicht mehr benutzbar, da sie sich zu nahe am Rand der Aufnahme befand und ihre genaue
Auspragung im Rauschen unterging. Es ergaben sich dabei fiir die Radialgeschwindigkeiten der
iibrigen Linien sowie fiir das Sternspektrum insgesamt die in Tabelle 6 aufgelisteten Werte.

Tabelle 6: Unten stehende Tabelle enthélt die in der Spektralanalyse mit SPAS erhaltenen Ra-
dialgeschwindigkeiten fiir alle verwendbaren Absorptionslinien. Es wurde sowohl die
einzelnen Radialgeschwindigkeiten der Spektrallinien als auch die insgesamte Radial-
geschwindigkeit jedes Spektrums angegeben. Nicht verwendbare Ergebnisse einzelner
Linien wurden mit n.v. markiert. Die Spektren wurden gegen Ende der Beobachtungs-
nacht aufgenommen, weshalb das Rauschen bei den letzten Spektren deutlich zunahm.
Dieser Umstand wirkte sich auch auf die Grofse der Fehler aus.

MJD Hy: yga | Hp: Vrga | Hyt Vpaa | Hs: Vpaa Hers Vrad | Vrad,ges |22]
57578.528575 | -107£10 | -109+£6 | -113%+ 10 | -81%10 -105+12 -103+5
57578.533350 | -1124+12 | -128+£7 | -117+£7 -111£10 -124+11 -118+4
57578.538190 | -1224+10 | -1394+8 | -124+13 | -127+11 -124+13 -127+5
57578.542983 | -118+13 | -130£8 | -120+£10 | -110£+12 £ | -130410 -12145
57578.547812 | -115+16 | -128+£8 | -103+£11 | -106+12 n.v. -113+£5
57578.552623 | -994+14 | -100£9 | -90+9 -86+10 n.v. -94+5
57578.557427 | -5649 -81+£8 -65+£10 -77E11 n.v. -70+6
57578.562244 | -64+12 | -66+9 -73%+10 -65+10 n.v. -67+5
57578.567031 | -47+9 -5049 -34+10 -49+10 =34+ 17 -44+10
57578.571842 | -20+13 | -21+9 -184+8 -21+10 -24+13 -2145
57578.576617 | -74+10 -8+7 -3+£11 8+12 n.v. -3+5
57578.581428 | 3549 4049 21410 18+12 n.v. 2345
57578.586215 | 25+18 35£9 39+10 21413 n.v. 3046
57578.591026 | 39+12 31+9 12410 13+16 n.v. 2447
57578.595813 | 29415 1717 0+10 4413 n.v. 1246
57578.600612 | -3%+15 3+10 24416 -34+15 T+22 -14£7
57578.605399 | -61+24 -18+11 | -37+14 -22417 -22+412 =217
57578.610210 | -344+24 | -40£13 | -74+22 32+20 n.v. -48+10
57578.614997 | -804+20 | -92411 | -92+£17 -65+14 n.v. -824+8
57578.619820 | -104+19 | -100£8 | -93+£15 -88+12 n.v. -96+8
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Tabelle 6: (Fortsetzung)
07578.624607 | -131£19 | -133£13 | -124+£16 | -112+14 n.v. -125+ 8
D7578.629382 | -100£39 | -115£21 | -154+23 | -129£23 n.v. -125+14

Auffallend dabei ist, dass die Radialgeschwindigkeiten innerhalb eines Spektrums bei allen Ab-
sorptionslinien sehr nahe beeinander liegen und weder eine stiarkere werdende Rotverschiebung im
blauen Spektralbereich noch ein grofser Unterschied zwischen H, im roten Kanal und den bei Wel-
lenldngen des blauen Kanals befindlichen Absorptionslinien mehr auftritt. Wir finden somit keinen
Hinweis auf die zuvor vermutete Uberlagerung der H,-Absorptionslinie des sdB Sterns durch Emis-
sionen der aufgeheizten Seite seines Begleiters. Die bereits beschriebenen Unstimmigkeiten, auf die
wir bei der Spektralanalyse der am Palomar Observatorium aufgenommenen Spektren gestoften
waren, sind nach dem Ausschluss eines starken Einflusses des Reflektionseffektes auf H, wohl doch
auf Ungenauigkeiten bei der Observation zuriickzufithren. Als Beispiel wurden bereits die wenigen
Kallibrationsaufnahmen, die nur am Anfang und am Ende der Beobachtungsnacht erstellt wur-
den und nicht, wie bei einem Cassegraininstrument iiblich, vor und nach jeder Messung, genannt.
Unerklérlich bleiben ebenfalls die nicht indentifizierbaren Linien in den Vergleichsspektren sowie
auch die Zeitunterschiede bei Offnung des Shutters zwischen blauem und rotem Kanal. Wenn die
im Anhang befindlichen Protokolle der beiden, hier relevanten Beobachtungsnéchte genauer stu-
diert werden, fallt auf, dass wahrend der Beobachtungen auch die Breite des Spaltes mehrmals
gedndert wurde, ohne weitere Kallibrationsspektren aufzunehmen. Auch dies kénnte einen Ein-
fluss auf die Spektren und die Position der Absorptionslinien ausgeiibt haben. Daher wére es sehr
interessant und empfehlenswert, ein korrekt aufgenommenes Sternenspektrum mit den zugehori-
gen Kallibrationsspektren auf diesselben Storeffekte zu untersuchen, denn bei Beibehaltung des
aktuellen Aufnahmemodus ist der Einsatz von derart erzeugten Spektren fiir Radialgeschwindig-
keitsanalysen aus wissenschaftlicher Sicht in Frage zu stellen.

Mit den neuen, am Keck-Observatorium aufgezeichneten Daten konnte nun die Radialgeschwin-
digkeitskurve (engl.: radial velocity curve) erstellt werden. Die vorreduzierten Spektren waren
bereits heliozentrisch korrigiert, sodass keine Anpassung mehr vorgenommen werden musste. Da
mit PTF1301 ein sehr enges Doppelsternsystem mit kleiner Periode und starker gravitativer Be-
einflussung untersucht wurde, kann von einem kreisférmigen Orbit ausgegangen werden (e = 0).
Somit ist die Geschwindigkeit beider Sterne zu jedem Zeitpunkt ¢ konstant und die gemessenen
Radialgeschwindigkeiten erzeugen - auch aufgrund der hohen Inklination - eine sinusférmige Ra-
dialgeschwindigkeitskurve (Carroll & Ostlie, 2007).

Mit Hilfe eines in Zusammenarbeit mit Dr. Andreas Irrgang erstellten ISIS-Skripts wurden die
Beobachtungszeiten, die Geschwindigkeiten und deren Fehler aus einer entsprechend gegliederten
,-dat “-Datei eingelesen und anschlieffend durch ein in ISIS integriertes interaktives Fitprogramm
gephast und gefittet. Wir benutzten die aus der Photometrie bereits sehr genau bekannte Pe-
riode des Doppelsternsystems von P = 0.00933731d. Fiir die in Abbildung 38 ersichtliche Ra-
dialgeschwindigkeitskurve ergaben sich folgende Resultate: die Systemgeschwindigkeit ~; betragt
—51.1+ 1.2’%”, die Halbamplitude K besitzt einen Wert von 74.2 4 1.7’%” und der Fit der Periode
P ergab 0.093373 £ 0.000006d, womit dieses Ergebnis sehr gut mit der aus der Photometrie ermit-
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Abbildung 38: Plot der gefitteten und gephasten Radialgeschwindigkeitskurve von PTF1301. Un-
terhalb der Graphik wurden die Abweichungen jedes Datenpunktes von der Fit-
kurve eingefiigt.

telten Periode iibereinstimmt. Die Fehler wurden in ISIS durch einen ,confidence loop | ermittelt,
das reduzierte y? des verwendeten Fits betrug 1.42. Jeder Punkt auf der Fitkurve kann anhand
der drei ermittelten Parameter beschrieben werden, da gilt: v,.44(®) = 1 + K1sin(2n(® — @y)),
mit @y dem Beginn der Phase (Wade & Horne, 1988).

Die aus der Radialgeschwindigkeitsanalyse erhaltenen Werte kénnen nun in die Massenfunktion
eingesetzt werden. Fiir PTF1301 ergab sich dabei:

K}P  Mjsin(i)
21 _-(Afl+‘ﬂ4é)2

J(My o) = = 0.00395 £+ 0.00028 M, (35)
Die Masse von sdB Sternen ist sehr gut bestimmt. Sie wurde durch Heber (1986) und [Saffer et al.
(1994), auf ungefdhr 0.5 Sonnenmassen genéhert, ein Ergebnis das astroseismologische Untersu-
chungen stiitzen konnten: Brassard et al. (2001) erhielten fiir die sdB Masse Mgy = 0.49+0.02M,.
Ferner zeigten Sweigart (1987), dass die Masse heifser Unterzwerge eine Metallizitdtsabhéngigkeit
aufweist und sich im Bereich von 0.46 bis 0.5 Sonnenmassen bewegt. Neuere Forschungen konnten
zudem zeigen, dass die Masse eines sdB Sterns von der Art seiner Entstehung abhéngt und fiir

heifse Unterzwerge in engen Doppelsternsystemen zwischen 0.4 und 0.49 Sonnenmassen liegt (siehe
Kapitel 3.1. und Podsiadlowski et al. (2008)). In dieser Arbeit nehmen wir fiir diesen sdB Stern

%Die Funktionsweise dieses Verfahrens wird auf folgender Website ausfiihrlich beschrieben: http://space.mit.
edu/home/mnowak/isis_vs_xspec/fits.html; Stand: 19.07.16
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eine kanonische Masse von 0.47 Sonnenmassen an. Da nun in der Massenfunktion alle Parameter
aufler M, bekannt sind, ist die Bestimmung der Begleitermasse numerisch moglich. Wir erhielten:
My = 0.1119 £+ 0.0030M . Das Massenverhéltnis ¢ belduft sich somit auf ¢ = 0.238 + 0.006.

5.3.4 Ermittlung der Atmospharenparameter

Neben der Festsetzung der Radialgeschwindigkeiten kénnen mit Hilfe der quantitativen Spek-
tralanalyse ebenfalls Riickschliisse auf die Grofe der Atmosphérenparameter des sdB Sterns ge-
zogen werden. Zu den Atmosphédrenparameter zédhlen, wie bereits in Kapitel 5.1.2. beschrieben,
die Effektivtemperatur T.ss, die Schwerebeschleunigung log(g) sowie die Heliumhé&ufigkeit in der
Atmosphére log(y) = log(’%’?). Im Gegensatz zu den grofsen Radialgeschwindigkeitsvariationen
zwischen den roten und blauen Daten traten bei allen drei Atmosphérenparameter keine grofsen
Unterschiede auf, die Werte lagen sehr nahe beieinander. Fiir die Bestimmung der Parameter wurde
wieder SPAS verwendet, das in mehreren LTE-Modellgittern (Local Thermodynamical Equillibri-
um@ unterschiedlicher Heliumhé&ufigkeit mit Hilfe des Simplexverfahrens nach einem Minimum
der x2-Funktion sucht. Die Vertices des Simplex mit dem kleinsten y? liefern dann die Atmosphi-
renparameter. Die LTE-Modelle wurden von Heber et al. (2000)| iibernommen. Die 21 Spektren
aus den beiden Beobachtungsnéichten wurden einzeln gefittet und die fiir jedes Spektrum einzeln
erhaltenen Parameter gemittelt. Alle Werte sind in Tabelle 7 aufgelistet, die fiir die Mittelwerte
angegebenen Fehler entsprechen der Standardabweichung.

Tabelle 7: Ergebnisse der quantitativen Spektralanalyse fiir die Atmosphéarenparameter Effektiv-
temperatur, Schwerebeschleunigung und Heliumgehalt auf. Die Spektren wurden mit
SPAS ausgewertet. Die erste Spalte gibt den Aufnahmezeitpunkt (Mitte der Belichtung)

an.
BJD Tepr K] log(g[$=]) | log(y[52<])
2457015.59468889 28256 5.80 -2.44
2457015.61456725 28173 5.76 -2.49
2457015.64339769 30006 5.68 -2.69
2457015.66173043 30422 5.73 -2.62
2457015.66406481 29511 5.80 -2.65
2457015.66639895 29813 5.81 -2.42
2457015.66873322 30171 5.76 -3.13
2457015.67106749 30512 5.63 -2.37
2457015.67340174 30450 5.79 -2.35
2457015.67573611 28710 5.62 -2.59
2457015.67807026 29533 5.97 -2.58

29LTE-Modelle sind neben Non LTE-Modellen die wichtigste Mdglichkeit, Aussagen iiber die Geschwindigkeitsver-
teilung, die Teilchendichte sowie den Entartungs- und Ionisierungsgrad des Sternplasmas zu geben. Mathema-
tisch und physikalisch basieren die LTE-Modelle auf der Boltzmann-Statistik, der Maxwellschen Geschwinsig-
keitsverteilung und der Sahaschen Ionisationsgleichung(lrrgang, 2014).
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Tabelle 7: (Fortsetzung)

2457015.68040463 29174 5.80 -2.85
2457015.68273876 29196 5.83 -2.36
2457047.63589793 28321 5.80 -2.41
2457047.63823219 28508 5.85 -2.44
2457047.64056645 28918 5.85 -2.68
2457047.64290059 28368 5.67 -2.93
2457047.64523496 28934 5.77 -2.21
2457047.64756923 29480 5.87 -2.47
2457047.64990348 29098 5.79 -2.57
2457047.65223775 29337 5.89 -2.56
Mittelwert & stat. Fehler | 29280 + 730 | 5.78 £+ 0.09 | -2.57 + 0.09

Die Parameterwerte der Atmosphédre von PTF 1301 entsprechen den Erwartungen, dass es sich
hierbei um die Spektren eines typischen sdB Sterns handelt. Um die erhaltenen Werte genauer ein-
ordnen zu kénnen, verglichen wir sie zudem mit den Ergebnissen, die Forscher bei &hnlichen Dop-
pelsternsystemen fiir die Effektivtemperatur, die Schwerebeschleunigung und den Heliumgehalt
bestimmten. Gewthnlich werden hierzu in zwei separaten Diagrammen die Schwerebeschleunigung
und die Heliumhéufigkeit jeweils iiber die Effektivtemperatur des heifsen Unterzwergs aufgetragen.
Da uns zum Vergleichszeitpunkt bereits bekannt war, dass es sich bei PTF1301 um ein HW Vir
System handelt, verwendeten wir auschlieflich die Parameter der siebzehn bisher bekannten HW
Vir Systeme. Deren Werte fiir die drei Atmosphérenparameter sind in Tabelle 10 im Anhang dieser
Arbeit zu finden.

Zunichst trugen wir die analysierten Schwerebeschleunigungen der sich in einem HW Vir Sys-
tem befindlichen heifen Unterzwerge tiber deren Effektivtemperatur auf und zeichneten die hierzu
errechneten Fehler ein (Abb. 39). Zur besseren Einordnung der Werte wurden ferner die Helium-
hauptreihe (engl.: helium mean sequence, HeMS) und der extreme Horizontalast fiir das Nullalter
(engl.: zero age extreme horizontal branch, ZAEHB) sowie fiir das Alter, bei dem das Helium-
brennen der heiffen Unterzwerge erlischt, (engl.: terminal age extreme horizontal branch, TAEHB)
im Diagramm skizziert. Das Diagramm wurde aufferdem um verschiedene Sternentwicklungsmo-
delle fiir verschiedene Sternmassen aus dem Dorman-Katalog ergdnzt (Dorman et al., 1993)). Da
PTF1301 sehr nahe an der ZAEHB-Linie liegt, existiert dieses enge Doppelsternsystem in dieser
Form erst seit einigen Millionen Jahren, hat also erst vor kurzem die common envelope Phase
beendet. Des Weiteren zeigt sich, dass PTF1301 sich im selben Bereich beziiglich Temperatur und
Schwerebeschleunigung befindet wie die meisten anderen sdB Sterne in HW Vir Systemen.
Ebenso trugen wir die ermittelten Werte fiir die Heliumhéaufigkeiten jedes Systems iiber die zu-
gehorigen Temperaturen auf (Abb. 40). Zudem wurden die von Edelmann (2003)| beschriebenen
Geraden, in deren Nahe sich die meisten heiffen Unterzwerge befinden. Selbiges gilt, wie gut in
Abbildung 40 zu erkennen, auch fiir die meisten HW Vir Systeme, inklusive dem in dieser Arbeit
untersuchten Doppelstern.
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Abbildung 39: Position von PTF 1301 (graues Dreieck) in einem T¢ys-log(g)-Diagramm. Als Ver-
gleichsreferenz sind die bisher bekannten HW-Vir-Systeme eingetragen (siehe Ta-
belle 10) Die eingetragenen Fehler sind dabei die statistischen Fehler, die tatséchli-
chen diirften etwa doppelt so grof sein. Ebenfalls im Diagramm eingetragen ist die
Helium Hauptreihe (HeMS), zero-age (ZAEHB) und terminal-age extreme horizon-

tal branch (TAEHB) sowie Sternentwicklungsmodelle fiir verschiedene Sternmassen
(Dorman et al., 1993)
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Abbildung 40: Position von PTF 1301 (graues Dreieck) in einem T s s-log(y)-Diagramm. Auch hier
sind die 17 bisher bekannten HW-Vir-Systeme zum Vergleich mit den zugehdrigen
statistischen Fehlern eingetragen. Die meisten sdB-Sterne liegen dabei in der Ndhe
der oberen Geraden mit log(y) = —3.53 + 1.35 - (102{{(] 2.00). Der Heliumgehalt
einiger heifser Unterzwerge des Spektraltyps B werden aber durch die untere Gerade
log(y) = —4.79 + 1.26 - (wTZ—J[}’;] — 2.00) beschrieben (Edelmann, 2003)
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5.4 Lichtkurvenanalyse

Fiir die photometrische Analyse hatten wir drei verschiedene, simultan mit ULTRACAM auf-
genommene Lichtkurven zur Verfiigung, die mit drei in unterschiedlichen Wellenléngenbereichen
sensitiven Filtern generiert wurden. Die fiir die Lichtkurven verwendeten Filter besafsen ihre zen-
tralen Wellenlédngen im blauen, im roten und im griinen Spektralbereich (siehe Kapitel 5.2.).
Alle drei Lichtkurven weisen einen deutlichen Reflektionseffekt und zwei Bedeckungen, ein starkes
Primér- und ein deutlich schwécheres Sekundéarminimum, auf. Zur Auswertung der photometri-
schen Daten wurde das Programm MORO (Drechsel et al., 1995) benutzt.

Als erstes bestimmten wir mit Gnuplot die genaue Lage des Primérminimums, damit Aussagen
iiber die Ephemeride getroffen werden konnten, unter Verwendung eines Gaufkfits an die jeweilige
Lichtkurve. Anschliefsend phasten wir die drei Lichtkurven und normierten sie, indem wir den
Wert jeder Lichtkurve zur Phase & = 0.25 gleich 1 setzten (siehe Abbildung 41, links). Fiir die
Analyse mit MORO musste zusétzlich die Anordnung der Lichtkurve veréandert werden: wahrend
bei der Aufnahme mit ULTRACAM das Primérminum im Zentrum bei ® = 0 steht und das
Sekundarminimum aufgesplittet wurde, bendtigt MORO die Bedeckung des Begleiters durch die
Primérkompenente im Zentrum bei einer Phase von 0.5, sodass das Primadrminimum sich bei Pha-
se 0 und 1 befindet, also aufgeteilt wurde. Das Ergebnis wurde im rechten Teil der Abbildung 41
festgehalten. Dabei zeigte sich auch, dass der blaue Kanal kein gut ausgebildetes Sekundarminum
aufweist und wir deshalb, auch wenn das Primérminum sehr gut getroffen wurde, die blauen Daten
fiir die Lichtkurvenanalyse nicht verwenden konnten.
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Abbildung 41: Links: Original aufgenommene Lichtkurve von PTF 1301. Rechts: Modifizierte
Lichtkurve wie MORO sie benétigt. Dabei muss das Sekundédrminimum genau bei
der halben Periode des Doppelsternsystems liegen, das Primarminimum ist in zwei
Hélften aufgeteilt.

Wie schon an vorangegangener Stelle beschrieben, verwendet MORO fiir die Bestimmung der Pa-
rameter den Wilson-Devinney-Mode, der iiber 12+ 5n freie Parameter verfiigt. Da im Falle dieser
Arbeit zwei Lichtkurven simultan gefittet werden sollen, liegen dem Programm somit 22 freie,
teilweise korrelierende Parameter vor - zu viele, als dass immer eine korrekte Losung gefunden
werden konnte. Deswegen ist es ratsam, einige Werte aus der Literatur und aus der vorangegan-
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genen Spektroskopie zu ibernehmen. Im Falle dieser Arbeit ist dies fiir zehn Parameter moglich,
die im Folgenden kurz beschrieben werden sollen.

Die Werte fiir die Gravitationsverdunkelungsexponenten fiir den Primérstern ¢; und seinen Be-
gleiter go konnten aus der Fachliteratur rezipiert werden. Da der sdB Stern eine radiative Hiille
besitzt, kann der Gravitationsverdunkelungsexponent g; = 1 gesetzt werden (von Zeipel, 1924).
Der Begleiter ist dagegen ein massearmer Hauptreihenstern und besitzt deswegen in den &aufse-
ren Schichten eine grofe Konevektionszone, weshalb wir fiir den Sekundérstern nach Lucy (1967)
go = 0.32 annehmen konnen. Die Effektivtemperatur des sdB Sterns hatten wir dagegen bereits
in der Spektralanalyse bestimmt und konnten den dabei erhaltenen Wert fiir die photometrische
Analyse iibernehmen. Die Albedo des heifsen Unterzwerges A; wurde auf 1 gesetzt, da bisher mit
MORO untersuchte HW Vir immer Ergebnisse um diesen Wert aufwiesen (z.B. |Schaffenroth et al.,
2014b). Aufgrund der niedrigen Oberflachentemperatur eines M-Sterns und der starken Korrela-
tion zwischen Temperatur und Leuchtkraft (L oc T, e4f f), ist der vom Begleiter auf den Primérstern
ausgeiibte Strahlungsdruck 9, vernachléssigbar klein, er wurde von uns auf Null gesetzt.

Bei dem hier benutzten Programmmodus 2, der fiir getrennte und halbgetrennte Systeme geeignet
ist, geht MORO von einem Zusammenhang zwischen der Effeketivtemperatur des Begleiters und
seiner Leuchtkraft aus; Ly und T, ¢« sind also gekoppelt. Dementsprechend muss fiir den M-Stern
ein Wert festgesetzt werden. Aufgrund der Masse-Leuchtkraftbeziehung ist die Leuchtkraft des Be-
gleiters als sehr klein anzunehmen - wir setzten Ly auf ein Zehntausendstel der Sonnenleuchtkraft
fest. Der Randverdunkelungskoeffizient des heifsen Unterzwergs wurde durch Interpolation der zu-
gehorigen Werte aus der Tabelle von [Wade & Rucinski (1985)|gewonnen und bei z; = 0.190 fixiert.
Ferner iiberpriiften wir durch das Setzen verschiedenster Parameter, ob es Anzeichen fiir eine wei-
tere, dritte Lichtquelle bei PTFEF1301 gibt. Dies war bei keiner einzigen Fit der Fall, folglich nahmen
wir I3 = 0 an. Fiir die genaue Ermittlung der Fitfunktion bendtigt MORO zusétzlich die Position
der zentralen Wellenldnge der verwendeten Filter. Deren Werte wurden bereits in Kapitel 5.2.
genannt und sind nochmals in Tabelle 8 zu finden. Insgesamt wurde die Zahl der freien Parameter
durch die Verwendung von Literaturwerten und Ergebnissen der Spektralanalyse fast halbiert.
Wegen der zunéchst sehr inhomogenen Ergebnisse aus der Analyse der Palomar DBSP Spektren
wurde ein sehr grofser Bereich potentiell moglicher Massenverhéltnisse untersucht. Dabei zeigte
sich, dass der Begleiter fiir ¢ < 0.13 seine Rochegrenze erreicht, womit eine untere Grenze fiir
das Massenverhéltnis gefunden werden konnte. Dementsprechend untersuchten wir die dariiber
liegenden Bereiche bis ¢ = 0.30. Dieses Intervall wurde in Schritten der Grofe 0.01 durchfahren
und jeder Wert des Massenverhéltnisses wurde wiahrend der Variation der Startwerte der ande-
ren freien Parameter fixiert. So entstanden fiir jedes Massenverhéltnis 300 verschiedene Fits der
beiden Lichtkurven. In diesen suchten wir dann nach den Losungen mit den kleinsten Standard-
abweichungen o (), indem wir mit Hilfe eines Python-Skripts die Standardabweichungen jedes
Fits uns haben auslesen und dann ordnen lassen. Bei der Uberpriifung der Ergebnisse zeigten
sowohl die griine als auch die rote Lichtkurve Asymmetrien in ihren Verldufen, die auf Unzuléng-
lichkeiten bei der Airmass-Korrektur hindeuten. Besonders der linke Fliigel war davon betroffen.
Zudem sind an manchen Stellen kurzperiodische Schwankungen zu sehen, sie konnten auf Pulsa-
tionen des sdB Sterns hindeuten. Da MORO Asymmetrien beim Fit nicht beriicksichtigen kann,
zeigten sich an manchen Stellen des Verlaufs zwischen Sekundér- und Prim&rminimum deutlich
sichtbare Abweichungen der Messpunkte von der Fitfunktion. Aus diesem Grund erfolgte der Fit
fiir alle Massenverhéltnisse erneut, diesmal jedoch wurde das Intervall zwischen den Phasen 0 und
0.5 doppelt so stark gewichtet wie die andere Hélfte. Die Ergebnisse verdeutlichten die Richtigkeit
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dieses Vorgehens: die Standardabweichung fiel bei der neuen Gewichtung der Lichtkurve geringer
aus als zuvor. Um den Fit mit der kleinsten Standardabweichung auszumachen, verwendeten wir
auch hier wieder das Python Skript.

Dank der neuen, am Keck-Observatorium aufgenommenen Spektren, war eine deutliche engere
Eingrenzung des zu untersuchenden Bereichs auf ein Massenverhéltnis von ¢ = 0.238 4+ 0.006
moglich. Dementsprechend wurde in den gelisteten Ergenisse nach den kleinsten Sigmawerten fiir
q = 0.24 gesucht und die fiinf kleinsten ausgewihlt. Die daraus reusltierenden Parameter wurden
gemittelt und der zugehorige Standardfehler berechnet. Die Ergebnisse sind in Tabelle 8 zu finden,
die gefitteten Lichtkurven des Bestfits fiir ¢ = 0.24 sind in den Abbildungen 42 fiir den griinen
Kanal und in Abbildung 43 fiir den roten Kanal dargestellt.

Tabelle 8: Ergebnisse der mit MORO (Drechsel et al., 1995) durchgefiihrten Lichtkurvenanalyse

fiir q=0.24
festgesetzte Parameter

Gravitationsverdunkelungsexponent g1 1.000

92 0.320
Effektivtemperatur Primérkomponente | ¢y sprim | [K] 28600
Bolometrische Albedo Aq 1.000
Strahlungsdruckverformung P 0.000
Leuchtkraft Ly [Lo] | 0.0001
Randverdunkelungskoeffizent m 0.190
Offset durch weiteren Begleiter 1[3H 0.000
Zentrale Wellenlénge )\Teen [mm] | 0.4285

o [mm] | 0.6261

gefittete Parameter

Inkination i [°] 79.88 £+ 0.13
Effektivtemperatur Begleiter Testsee K] 2705 £+ 680
Bolomerische Albedo Ay 1.47 + 0.34
Roche-Potential 04 4.24 £ 0.17

Q9 2.51 £+ 0.02
Strahlungsdruckverformung 01 0.003 £ 0.004

Li(A) | [Ls] | 12.214 4 0.015

Li(As) 11.927 + 0.018
Relative Luminositét LﬁjLQE] 0.99943 £+ 0.00032
Randverdunkelungskoeffizent 23(A\y) 0.34 £ 0.29

rd(\2) 0.34 +£ 0.29
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Tabelle 8: (Fortsetzung)
Roche Radien

71 pole [a] 0.2447 + 0.0009
71 point [a] 0.2487 £ 0.0009
T'1 side [a] 0.2470 £ 0.0009
Fioeer | 8] | 0.2482 % 0.0009
T2 pole a] 0.2086 + 0.0019
rapome | |a] | 0.220 £ 0.014
T2, side [a] 0.2136 £ 0.0021
Fomer | [a] | 0.225 £ 0.005

Bemerkungen:

2 Wert geméf Wade & Rucinski (1985)

> Bei ersten Probefits mit verschiedenen Parametern war der fiir eine dritte
Lichtquelle erhaltene Wert vernachlassigbar klein.

¢ Zentrale Wellenldnge der bei ULTRACAM verwendeten Filter@

4 L, ist kein freier Parameter per se, sondern wird vielmehr durch 7, £f,sec Und
ro neu bestimmt. Die Fehlerrechnung erfolgte mit der Gauftschen Fehlerfort-
pflanzung.

normalized light

PTF1.J011339.09+225739.1
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orbital phase

Abbildung 42: ULTRACAM Lichtkurve (griiner Kanal) von PTF1301. Das Primarminum befindet
sich bei ® = 0, das Sekunddrminum bei & = 0.5.

3%nttp://www.vikdhillon.staff.shef.ac.uk/ultracam/; Stand: 16.05.16
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Die von MORO berechneten Werte liegen fast alle im Bereich des zu Erwartenden, der Inklina-
tionswinkel besitzt aufgrund der Bedeckung einen grofsen, sehr genau bestimmbaren Wert von
1 = 79.88 £ 0.13°, die Temperatur des M-Sterns liegt im fiir massearme Hauptreihensterne iib-
lichen Fenster, die Leuchtkraft des heifen Unterzwerges betrdgt in den untersuchten Bereichen
etwa das Zwolffache der Sonne und die Auswirkungen der Strahlungsdruckverformung bleiben
iiberschaubar. Ungewohnlich scheint dagegen der hohe Albedowert des Begleitsterns: wir erhalten
mit As = 1.47 einen Wert deutlich oberhalb von 1. Dieser Umstand kann jedoch darauf zuriick-
gefiihrt werden, dass das verwendete Konzept der Reflektion hier nicht weit genug greift und die
auf den Begleiter einfallende Strahlung komplexe Vorgénge in dessen Atmosphére verursacht, die
ebenfalls beriicksichtigt werden miissten (siehe (Schaffenroth et al., 2013) und (Schindewolf et al.,
2015)).

normalized light

0.8 i >

07 F : -

] PTF1J011339.09+225739.1
0.6 [ red ]

05 Livevenns Lovioiass, Leieinesty L Leveiiessy Lovesiass, Leviiesss Loviaiass, P Levesiie
-0.3 -0.2 -0.1 0 0.1 0.2 0.3 0.4 05 0.6 0.7
orbital phase

Abbildung 43: ULTRACAM Lichtkurve (roter Kanal) und Fitkurve von PTF1301. Im Gegensatz
zur Kurve des griinen Kanals treten im roten deutlich kleinere Abweichungen auf.

Die Ergebnisse fiir die Rocheradien, ebenfalls in Tabelle 8 zu finden, zeigen, dass der Primérstern
weit von seiner Rochegrenze entfernt ist, er weist eine nahezu perfekte Kugelform auf. Anders
sieht es dagegen bei seinem Begleiter aus: der M-Zwerg fiillt einen deutlich grofseren Teil seines
Rochevolumens aus und weist leichte ellipsoidale Verformungen in Richtung des inneren Lagran-
gepunktes L; auf (siche Werte Tabelle 8 und Abbildung 44). Das Doppelsternsystem PTF1301
kann dennoch den getrennten Systemen zugeordnet, da der Begleiter den inneren Lagrangepunkt
nicht beriihrt.

Mit Hilfe der Inklination und der in der quantitativen Spektralanalyse gewonnenen Werte konnte
auch die Separation a des Doppelsternsystems zu a = K17TP 1\]\441;;%3 = 0.7226 £+ 0.0018 berech-

net werden. Der Fehler wurde mit der Gaufischen Fehlerfortpflanzung ermittelt. Ebenfalls las-
sen sich unter Verwendung der mittleren Rocheradien und der Separation die Sternradien der



5.4 Lichtkurvenanalyse 88

beiden Doppelsternkomponenten berechnen. Es ergab sich fiir den sdB Stern ein Radius von
Rsqp = 0.1786 = 0.0014 R, der Radius des M-Sterns lie sich auf R.op, = 0.158 £0.09R¢ bestim-
men. Damit sind beide Sterne beinahe gleich grofl, weisen jedoch deutliche Massenunterschiede
auf.

PTF1 J011339.09+225739.1

Abbildung 44: Skizze der aus der Lichtkurvenanalyse mit MORO erhaltenen Sterngeometrie. Die
drei Lagrangepunkte und das Baryzentrum wurden ebenfalls eingetragen. Wahrend
der Primérstern kugelformig erscheint, weist der Begleiter Verformungen auf.
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6 Zusammenfassung der Ergebnisse

Die spektroskopische wie auch die photometrische Analyse stiitzten den anfinglichen Verdacht,
dass es sich bei PTF1301 um einen bedeckenden, sehr engen Doppelstern bestehend aus einem
heifen Unterzwerg mit einer Effektivtemperatur von 29280 K und einer Schwerebeschleunigung
von 5.78 dex und einem kiihlen Hauptreihenstern der Spektralklasse M, also ein HW Vir System
handelt. Damit ist PTF1301 zweifelsfrei das achtzehnte bekannte HW Vir System. Der M-Zwerg
besitzt eine Temperatur von ungefahr 2800K, seine Masse konnten wir sehr genau bestimmen:
sie betrdagt M; = 0.1119 £ 0.0030 Sonnenmassen und liegt damit im unteren Bereich der im
Intervall von 0.08 bis ungefdhr 0.4 Sonnenmassen liegenden M-Sternsequenz. Die Periode konnten
wir auflerst exakt berechnen: sie belief sich auf P = 0.0933731 4 0.0000003 d. Die Inklination
besitzt, wie bei bedeckenden Systemen iiblich, mit ¢+ = 79.88 4 0.13° einen grofen Wert und der
Abstand der beiden Sterne betrigt weniger als einen Sonnenradius. Alle wichtigen Werte sind
nochmals in Tabelle 9 zusammengefasst.

Tabelle 9: Aus Spektroskopie und Photometrie resultierende Werte fiir die Komponenten von
PTF1301. Die Fehler der Radien und der Separation wurden mit der Gaufschen Feh-
lerfortpflanzung bestimmt.

PTF1301
K [Em] | 742 £ 1.7
i ] | 79.88+£0.13
M,qp |Mg] | 0.47
Meomp [M)] | 0.1119 + 0.0030
a [Ro] | 0.7226 + 0.0018
Rap [Ro| | 0.1786 £ 0.0014
Reomp [Ro] | 0.158 4 0.008
log(g) (sdB, spec) | [2#] | 5.78 £ 0.09
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Bereits in den letzten Jahren hat sich die Zahl der publizierten HW Vir Systeme vervielfacht:
Waren 2010 erst sieben derartige Doppelsterne bekannt (For et al., 2010), so wurde mit dieser
Arbeit bereits das achtzehnte HW Vir System beschrieben. Fiir die Entdeckung dieser Systeme
wurden Daten aus den verschiedensten Projekten verwendet. Um mehr iiber die Eigenschaften von
bedeckenden Doppelsternen mit einem heifsen Unterzwerg als Primérstern und einem M-Zwerg als
Begleiter herauszufinden, bendtigt man jedoch eine deutlich grofere Stichprobe von bedeckenden,
engen Systemen. Wegweisend fiir die zukiinftige Forschung kénnte das OGLE-Projekt sein, bei
dem insbesondere nach bedeckenden Doppelsternen mit einem sdB Stern als Primérstern Aus-
schau gehalten wird und in dessen Daten bereits sechsunddreifig potentielle HW Vir Kandidaten
ausgemacht werden konnten ((Pietrukowicz et al., 2013)) und (Soszynski et al., 2015))). Sollten sich
alle Objekte tatséchlich als HW Vir Systeme entpuppen, wiirde dies eine Verdreifachung der bis-
her bekannten HW Vir darstellen. Um diese Systeme genauer untersuchen zu konnen, wurde das
EREBOS-Projekt (Eclipsing Reflection Effect Binaries from the OGLE Survey) im Mai 2015 ins
Leben gerufen, eine Kollaboration verschiedener Institutionen (u.a. ist die Universitdt Innsbruck
daran beteiligt). Bereits in ndherer Zukunft sollten die ersten Ergebnisse dieses Projektes publik
gemacht werden.

Ebenfalls wird die Suche nach extrasolaren Planeten bei HW Vir Systemen voranschreiten. Mit
Hilfe der Methode der ,Ecclipse Timing Variations‘gelang es bereits bei fiinf der nun achtzehn
bekannten HW Vir zirkumbinédre Planeten nachzuweisen (Heber, 2016). Thre Zahl wird sich in
Zukunft wohl deutlich vergrofern, zumal mit jedem Jahr weitere HW Vir Systeme entdeckt und
und beschrieben werden. Deshalb bietet sich ebenfalls fiir das in dieser Arbeit beschriebene Dop-
pelsternsystem PTF1301 eine langfristig angelegte photometrische Beobachtungskampagne an,
um nach Laufzeitvariatioen des vom System ausgesendeten Lichtes, verursacht durch umkreisende
Planeten, zu fahnden.
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Tabelle 10: In der folgenden Tabelle sind alle kurzperiodischen Doppelsternsysteme der post
Common-Envelope-Phase (PCEBs) aufgelistet, die aus einem sdB-Stern und einem
M-Zwerg (dM) oder braunen Zwerg (BD) bestehen. Ebenfalls in der Tabelle enthalten
ist das in dieser Arbeit besprochene, neuentdeckte HW Vir System PTF 1301. Die
angegeben Fehler sind dabei statistischer Natur. Mit Beriicksichtigung des systemati-
schen Fehlers diirften die Fehler etwa doppelt so grof ausfallen.

Systemname Periode [d] | Tess K] log(g [5]) | log(y [/*]) | Referenz
Bisher bekannte HW Vir Systeme

NSVS 07826247 0.16177042 | 29230 £125 | 5.58 +0.03 -2.37 £0.05 | 1)

2M1938+4603 0.1257653 29564 +106 | 5.425 £0.009 | -2.36 £0.06 | 2)

NY Vir 0.101015999 | 31300 £250 | 5.60 4+0.05 -2.93 +£0.05 | 3)

PTF1 JO7245+1253 0.0998025 33900 £350 | 5.74 £0.08 -2.02 £0.07 | 4)

HS 0705+6700 0.095646644 | 28800 +£900 | 5.40 4+0.10 -2.68 £0.15 | 5)

HS 2231+2441 0.110588 28370 £80.0 | 5.39 £0.01 -2.91 £0.04 | 6)

HW Vir 0.116719599 | 28488 +208 | 5.63 +0.03 -2.18 £0.03 | 7), 8)

BUL-SC 16335 0.125050278 | 31500 £1800 | 5.70 4+0.20 -1.80 +£0.10 | 9), 10)

EC 10246-2707 0.118507994 | 28900 £500 | 5.64 +0.06 -2.50 £0.20 | 11)

SDSS J1922+372220 0.168876 27500 £1000 | 5.40 £0.10 -2.50 £0.25 | 12)

AA Dor 0.261539736 | 42000 +1000 | 5.46 40.05 -2.52 4+0.20 13), 14)

NSVS 14256825 0.11037 40000 £500 | 5.50 £0.05 -2.52 +£0.15 | 15)

ASAS 10232 0.13927 28500 £500 | 5.60 £0.05 -1.80 £0.20 | 16)

SDSS J082053+4-000843 0.096 26700 £1000 | 5.48 £0.10 -2.00 £0.07 | 17)

SDSS J162256+473051 0.0696859 29000 £600 | 5.65 £0.06 -1.87 £0.05 | 18)

V2008-1753 0.065817833 | 32800 £750 | 5.83 +0.05 -2.20 +£0.13 | 19)

VSX J075328+722424 0.2082535 26200 n. v. n. v. 20)

PTF1 J011339+4225739 | 0.093348 28600+600 | 5.69+0.10 -2.21+£0.09 | this work
Bisher bekannte, nicht bedeckende PCEBs mit Reflektionseffekt

HS 2333+3927 0.1718023 36500 £1000 | 5.70 £0.10 -2.15 £0.15 | 21)

PHL 457 0.3131 26500 £500 | 5.38 £0.05 -2.54 £0.10 | 22), 41)

CPD-64 481 0.27726315 | 27500 £500 | 5.60 £0.05 -2.47 £0.03 | 22), 23)

HS2043+0615 0.30156 26157 £374 | 5.28 £0.05 -2.38 £0.07 | 24), 25)

V 1405 Ori 0.398 35100 £800 | 5.66 +£0.11 -2.50 £0.20 | 25)

KBS 13 0.2923 29700 £100 | 5.70 £0.10 -1.70 £0.10 | 26)
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GALEX J0321+4727 0.26584 29200 £300 | 5.50 £0.10 -2.60 +£0.10 | 27)
J204613-045418 0.24311 31600 =600 | 5.55 £0.10 -3.00 £0.05 28)

BPS CS 22169-0001 0.1780 39300 £500 | 5.60 £0.05 -2.68 £0.18 23), 29)

PG 1017-086 0.073 30300 £80 5.61 £0.02 -2.80 + 0.03 | 30)

PG 1329+159 0.249699 29100 £873 | 5.62+0.1 -2.40 £ 0.1 | 31), 32)

PG 1438-029 0.336 27700 £1000 | 5.55 £0.15 -2.30 £0.15 33), 34)

HE 0230-4323 0.451 31552 £100 | 5.60 £0.02 -2.58 +£0.04 23), 24), 35)
JL 82 0.7371 26500 £500 | 5.22 £0.10 -2.55 +£0.10 | 23), 30), 35)
FBS 0117-+396 0.252 28500 £500 | 5.42 £0.10 -3.05+0.10 36)

UVEX J0328-+5035 0.11017 28500 5.50 n. v. 37)

Feige 48 0.376 29500 £300 | 5.50 £0.05 -2.93 £ 0.05 | 38), 39)
KIC 11179657 0.3944769 26000 £800 | 5.14 £0.13 | n.v. 40)

KIC 02991403 0.4430428 27300 £200 | 543 £ 0.03 | n.v. 40)

Referenzen: 1) |For et al. (2010), 2) |@stensen et al. (2010a), 3) [Vuckovié et al. (2007), 4) |Schindewolf

et al. (2015),5) [Drechsel et al. (2001), 6)Ostensen et al. (2007), 7) Lee et al. (2009), 8) [Wood &

Saffer (1999), 9) [Polubek et al. (2007), 10) Geier et al. (2014), 11)

Barlow et al. (2013), 12)

Schaffenroth (2015), 13) [Rauch (2004)|, 14) [Kudritzki et al. (1982), 15)

Almeida et al. (2012), 16)

Schaffenroth et al. (2013), 17) |Geier et al. (2011c)|, 18) |Schaffenroth et al. (2014b)|, 19) |Schaffenroth|

et al. (2015), 20) [Pribulla et al. (2013), 21) [Heber et al. (2004), 22) [Schaffenroth et al. (2014a),

23) Nagel (2012)|, 24) [Lisker et al. (2005), 25) Geier et al. (2014), 26) |Ostensen et al. (2010b), 27)

Kawka et al. (2010), 28) Geier et al. (2011b), 29) Geier et al. (2010), 30)Maxted et al. (2002), 31)

Maxted et al. (2001), 32) [Morales-Rueda et al. (2003), 33) Saffer et al. (1994), 34) [Green et al.

(2005)} 35) [Edelmann et al. (2005), 36)

Ostensen et al. (2013)], 37) [Kupfer et al. (2014), 38) [Heber

et al. (2000), 39) [0’ Toole & Heber (2006), 40) [Kawaler et al. (2010), 41) |Geier et al. (2013)]
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Abbildung 45: Teil 1 des Beobachtungsprotokolls der ersten Beobachtungsnacht (23.12.14).
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