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Zusammenfassung

Seit einigen Jahren wird die Suche nach extrasolaren Planetensystemen durch die Messung préziser
stellarer Radialgeschwindigkeiten mit Erfolg betrieben. Die so gefundenen extrasolaren Planeten-
systeme erlauben es damit erstmals, auch von Seiten der Beobachtung die Szenarien der Plane-
tenentstehung und —entwicklung zu untersuchen. Gerade bei jungen Sternen, welche einen zeitlich
unmittelbaren Zugang zu den Friithstadien der Planetenentwicklung zulassen wiirden, ist die De-
tektion von planetaren Begleitern jedoch aufgrund des Einflusses von stellarer Aktivitit auf die
Radialgeschwindigkeitsmessung praktisch unméglich. Anhand der Simulation des Einflusses von
Sternflecken auf die Form von Absorptionslinien konnte gezeigt werden, daf3 eine Korrektur fiir
derartige Effekte unter Anwendung einer Momentenentwicklung der Absorptionslinien theoretisch
moglich ist. Um eine derartige Korrelation von Linienprofilvariationen und Radialgeschwindigkei-
ten empirisch zu suchen, wurden hochaufgeldste spektroskopische Beobachtungen von den aktiven
Sternen & Bootis A, HD 166435 und ¢ Horologii mit guter Phaseniiberdeckung einer Rotationspe-
riode gewonnen. Es konnten Korrelationen zwischen den Asymmetrien einzelner Linien und der
Radialgeschwindigkeit bei & Bootis A und HD 166435 gefunden werden, die eine Korrektur der
Radialgeschwindigkeit von 30% erméglichen. Mittels Konstruktion eines mittleren Linienprofils
konnte im Falle von HD 166435 eine Reduktion der Streuung der Radialgeschwindigkeit um 50%,
in den Bereich der MeBgenauigkeit der Radialgeschwindigkeit, erzielt werden. Dies zeigt, daf prézi-
se Radialgeschwindigkeiten von jungen, aktiven Sternen auch praktisch moglich sind.

Ebenfalls wird die Moglichkeit der Detektion von Planeten in der protoplanetaren Akkretions-
scheibe mittels Maserstrahlung vorgeschlagen und diskutiert. Die Resultate weisen auf ein streng
periodisches Auftreten von Maseremission hin, das mit der Radialgeschwindigkeit der Emission
korreliert ist.

Schliefilich wird eine Studie der Morphologie der zwei extrasolaren Planetensysteme ¢ Horologii und
Gliese 86, durch Beobachtungen im Nahinfraroten— und Millimeterbereich, vorgestellt. Diese Studie
filhrte zur Detektion eines bislang nicht detektierten Begleiters um Gliese 86. Ob es sich bei dem
gefundenen Begleiter um einen Weiflen oder Braunen Zwerg handelt, kann aus den vorgeliegenden
Beobachtungsdaten nicht eindeutig geschlossen werden. Um « Horologii konnte kein zirkumstellarer
Staub nachgewiesen werden. Die mdogliche Detektion einer schwachen Emission von Kohlenmonoxid
koénnte auf die Existenz von molekularem Gas um diesen Stern hindeuten. Jedoch bediirfen diese
Beobachtungen zukiinftiger Bestéitigung.

Abstract

Since a couple of years the detection of extrasolar planets by measuring precision radial velocities
is possible and has led to the detection of a number of extrasolar planetary systems. These systems
allow for the first time to investigate various formation scenarious of planetary systems by means
of observations. However, the detection of planets around young stars is hampered by the influence
of stellar activity on the measurement of precise radial velocities. By simulating the variations
of stellar absorption line profiles due to star spots a possible correction method was found by
employing a momentum analysis of the absorption line profiles. To investigate the feasibility of the
proposed method high resolution optical spectra of the active stars & Bootis A, HD 166435 and ¢
Horologii have been obtained covering a whole rotation period with good phase coverage. In the
case of £ Bootis A and HD 166435 a correlation between individual line profile asymmetry variations
was found, which makes a correction of the radial velocities by 30% possible. By contstructing a
mean line profile a correction by 50%, close to the level of measurement precision, is demonstrated
for the case of HD 166435. This shows the possibility to correct for activity effects on the radial
velocity measurements.

Also the possibility of detecting planets still embedded in the protoplanetary accretion disk by
means of maser radiation is proposed and discussed. The results indicate that if a planets trigger
maser emission in the surround disk, the signal would be periodic and correlated with the radial
velocity at which the signal is observed.

Finally a study of the circumstellar environment of the extrasolar planetary systems Gliese 86 and
¢ Horologii using high resolution near infrared and submillimeter observing facilities is presented.
This study led to the detection of a previously expected but undetected companion in the Gliese
86 system. The presented observations give no clear indication whether the found object is a brown
or a white dwarf. The observations of the circumstellar enviroment did not result in the detection
of dusty material around this star. A weak emission of carbon monoxide could have been detected
indicating the presence of molecular material around this star. However this result needs future
confirmation.
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1 Planeten auflerhalb des Sonnensystems

Die vielleicht bedeutendste Frage der menschlichen Kultur ist die nach der Alleinexistenz
des Lebens auf der Erde. Vom astronomischen Standpunkt 148t sich diese Frage direkt auf
die nach der Existenz von weiteren planetaren Systemen ausserhalb des Sonnensystems
zuriickfithren — den extrasolaren Planetensystemen. Diese Frage war noch bis vor wenigen
Jahren unbeantwortet. Die Detektion des ersten extrasolaren Planeten (Mayor & Queloz
1995) und die darauf folgende Fiille von Entdeckungen solcher Systeme (z.B. Marcy et
al. 2000) haben gezeigt, dafl planetare Systeme eine im Kosmos hiufige Erscheinung sind,
wenn auch mit anderen Charakteristiken als unser Sonnensystem. Diese Einleitung soll
zunichst einen kurzen Uberblick {iber unser Sonnensystem geben. Danach werden die
Entstehungszenarien eines Planetensystems erlautert.

1.1 Das Sonnensystem

Unser Sonnensystem besteht aus neun groflen Planeten, die das Zentralgestirn, die Son-
ne, auf Keplerbahnen umlaufen und deren Bahnebenen nur gering, sieht man von Pluto
ab, maximal 7° gegeneinander geneigt sind. Die vier innersten Planeten verfiigen iiber
eine feste Kruste, wohingegen die &dusseren Planeten Gasriesen sind. Planeten mit fester
Oberfléiche werden als erdihnlich bezeichnet.

Der grofite Planet des Sonnensystems ist der Jupiter. Dieser stellt den Prototyp der Gas-
riesen dar, die auch jupiterdhnlich genannt werden. Es hat sich als sinnvoll herausge-
stellt die Massen solcher Planeten auf die Masse des Jupiters (Jupitermasse = My, =
1898.6 107 kg) zu normieren. In seiner Zusammensetzung ist Jupiter der Sonne &hnlich.
Lediglich durch seine zu geringe Masse konnte bei Jupiter das Wasserstoffbrennen nicht
ziinden.

Es seien an dieser Stelle auch gleich die sogenannten Braunen Zwerge erwéhnt. Nach heu-
tiger Definition versteht man unter einem Stern ein Objekt welches iiber geniigend Masse
verfiigt um das Wasserstoffbrennen — die Fusion von Wasserstoff zu Helium — zu ziinden.
Diese minimale Masse eines Sterns liegt bei 0.08 Mg (Sonnenmassen) =~ 80 Mj,,. Unter-
schreitet ein Objekt diese Masse, so kann es noch zur Ziindung des Deuteriumbrennens
kommen. Die untere Massengrenze fiir das Deuteriumbrennen ist nicht genau bekannt liegt
jedoch im Bereich zwischen 11 und 13 Mjy,. Ein solches Objekt wird als Brauner Zwerg
bezeichnet. Die Braunen Zwerge stellen somit eine Objektklasse dar, die zwischen den
Planeten, die iiber keine Fusion als Energiequelle verfiigen, und den Sternen liegt.

Im Sonnensystem sind des weiteren eine Vielzahl kleiner und kleinster Kérper vorhanden,
die Kometen und Asteroiden.

Am Rande des Sonnensystems, in einem Abstand ab etwa 30 AE (astronomischen Ein-
heiten, oder auch AU) von der Sonne, bewegen sich die sogenannten Trans—Neptunischen
Objekte (TNO). TNOs sind ein Hauptgebiet gegenwértiger Forschung, da diese als Reste
der Planetenentstehung angesehen werden und somit Auskunft iiber die Frithphasen des
Sonnensystems geben konnten. Ihre Gréfe liegt im Bereich von einigen 102 km.

Eine diinne Staubschicht durchzieht ausserdem noch das Sonnensystem. Dieser Staub ist
stark in der Bahnebene der Planeten konzentriert. In besonders klaren Néchten kann das
gestreute Licht der Sonne als ein schwach leuchtendes Band in und nahe der Ekliptik am
Himmel gesehen werden. Dieses Leuchten wird auch als Zodiakallicht bezeichnet.

1.2 Entstehungsszenarien

Wie solch ein System entsteht, ist eines der Hauptthemen astronomischer Forschung seit
Jahrhunderten. Bereits Kant (1755) und spater Laplace (1796) haben die sogenannte Ne-
belhypothese aufgestellt, welche im Prinzip noch bis heute Giiltigkeit hat. Nach dieser
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entstehen die Planeten aus einem Urnebel, welcher rotiert und in dem die Planeten durch
ein “zusammenziehen” der Materie “auskondensieren”.

Die modernen Theorien der Stern— und Planetenentstehung liefern ein weitaus vollstiandi-
geres Bild dieser Prozesse (siehe zum Beispiel Kley 1999, Wuchterl 1999, Walter et al.
2000). Jedoch ist es nicht moglich Stern— und Planetenbildung getrennt zu betrachten.
Beide Vorgénge sind stark miteinander verbunden, wenn auch die Planetenbildung den
Stern erst im spiteren Stadium beeinflusst. Deshalb soll hier eine kurze Ubersicht iiber
die Sternentstehung und daran anschliessend eine iiber die Planetenentstehung folgen.

1.2.1 Sternentstehung

Die Sternentstehung findet in Riesenmolekiilwolken statt. Diese beginnen bei iiberschrei-
ten ihrer Jeans—kritischen Masse zu kollabieren. Dieser Kollaps fithrt nach gegenwirtigen
Modellen nicht direkt zum Stern, sondern wihrend des Kollaps fragmentiert die Wolke in
weitere Kerne, welche wiederum instabil werden und weiter kollabieren.

Durch die Erhaltung des Drehimpulses der urspriinglichen Wolke kommt es jedoch nicht zu
einem direkten Einfall der Materie auf den Protostern. Es entsteht ein abgeflachtes, rotie-
rendes Gebilde um den Protostern, die sogenannte Akkretionsscheibe. Diese transportiert
die von aussen einfallende Materie auf den Protostern und Drehimpuls nach aufien. Dieses
Stadium der Sternentstehung ist nach auflen hin im optischen Spektralbereich nicht beob-
achtbar, da der Protostern noch zu tief in der umgebenden Molekiilwolke eingebettet ist
und diese die von innen kommende Strahlung absorbiert. Man spricht von Klasse I Objek-
ten. Diese Objekte haben Alter von einigen 10° Jahren. Es kommt auch zur Ausbildung
sogenannter molekularer Ausfliisse. Hierbei handelt es sich um parallel zur Rotationsachse
des Systems ausstrémendem Material.

Im weiteren Verlauf nimmt die Dichte der umgebenden Molekiilwolke ab, teils da das Mate-
rial in Richtung Zentrum einfillt, teils da die Ausfliisse vom Zentralobjekt das umgebende
Material fortblasen. Es wird nun der Protostern mit der ihn umgebenden Akkretionsschei-
be, im optischen und infraroten Spektralbereich sichtbar. Die Ausfliisse sind in diesem
Stadium stark kollimiert, verlaufen schubweise und zeigen hohe Geschwindigkeiten von
100 — 200 km/s, man spricht von Jets. Das Spektrum einer solchen Klasse IT Quelle zeigt
einen starken Exzess im Infraroten, welcher auf die Leuchtkraft der Akkretionsscheibe
zuriick gefithrt wird.

SchlieBlich nach etwa 10 — 107 Jahren hort der Masseneinfall aus der Molekiilwolke ganz
auf. Der Stern akkretiert kein Material mehr und die Akkretionsscheibe, frither noch iiber-
wiegend aus molekularem Gas bestehend, verliert ihren Gasanteil und es bleibt in manchen
Fillen eine Staubscheibe um den Stern zuriick — die sogenannte Debris—Disk, &hnlich dem
Zodiakalstaub im Sonnensystem. Jedoch ist nur selten ein Infrarotexzess zu beobachten
und die Detektion solcher Staubscheiben ist extrem schwierig.

1.2.2 Planetenentstehung

Die Planeten entstehen in der oben erwihnten protostellaren Akkretionsscheibe!. Die hier-
bei ablaufenden Prozesse sind bisher nur zum Teil verstanden. Die zur Zeit erfolgreichste
Theorie fiir die Bildung eines massiven Korpers in der urspriinglich homogenen Akkreti-
onsscheibe ist die Planetesimaltheorie (Wuchterl 1999). Hierbei kommt es in der protopla-
netaren Akkretionsscheibe, welche aus Gas und Staub besteht, in Folge der hohen Dichte
nahe der Scheibenebene zu Koagulationsprozessen des Staubes. Staubteilchen lagern sich
aneinander an und wachsen so zu zentimeter- bis metergrofien Objekten, den Planetesima-
len. Diese Planetesimale sind die Bausteine fiir die spéiteren Planeten. Erreichen sie eine

Tm Falle der massearmen Sternentstehung werden die Begriffe der protoplanetaren und protostellaren
Scheibe als gleichbedeutend verwendet.
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gewisse Grenzmasse, so konnen sie das umgebende Material der Akkretionsscheibe akkre-
tieren und sehr schnell an Masse zunehmen, was wiederum die Massenakkretionsrate auf
den Protoplaneten ansteigen ldsst. Es kommt zum run-away Wachstum. Ein solcher Pro-
zeB hat der heutigen Vorstellung nach zur Bildung der jupiterdhnlichen Planeten gefiihrt.
Ein jupiterdhnlicher Planet wird mit der ihn umgebenden Akkretionsscheibe wechselwir-
ken. Der Planet wird Drehimpuls an die Scheibe verlieren und konnte so in der Scheibe in
radialer Richtung wandern oder migrieren (Trilling et al. 1999).

Laufen die Planetesimale auf ihren zum Teil chaotischen Bahnen um das Zentralgestirn, so
konnen sie stossen und erneut kleinere Staubteilchen (die Bruchstiicke) erzeugen. Dieser
Prozef} ist bis heute noch nicht vollig geklirt. Auch wie ein méglicherweise vorhandener
Gasriese diese Entwicklung beeinflusst, ist nicht klar.

1.3 Methoden zur Detektion extrasolarer Planeten

Es soll nun auf die verschiedenen Moglichkeiten eingegangen werden, die zur Detektion
von extrasolaren Planeten verwendet werden kénnen.

1.3.1 Direkte Abbildung extrasolarer Planeten

Die direkte Abbildung extrasolarer Planeten ist bis heute noch nicht gelungen. Dies liegt an
dem extrem groflen Helligkeitsunterschied zwischen Hauptstern und dem Planeten, welcher
auf extrem geringem Abstand iiberwunden werden muf. Das Verhéltnis des Flusses vom
Planeten zu dem des Sterns ist (Charbonneau et al. 1998):

(Y’ w

mit D als Abstand Stern-Planet, R, dem Planetenradius und 7 als der Anteil des auf
den Planeten fallenden Lichts, das in die Halbsphire zuriick gestrahlt wird. Fiir Jupiter
ergibt sich ein € = 107 und im Falle eines nahe zum Stern umlaufenden Planeten (z.B.
51 Pegasi: D = 0.051 AE) ist € &~ 10~® (Charbonneau et al. 1998). Ein solcher Kontrast
iiber solch geringe Winkelabsténde ist mit zur Zeit vorhandenen Beobachtungstechniken
nicht zu iiberwinden.

Jedoch wird zur Zeit ein Projekt zum direkten Nachweis extrasolarer Planeten von Neuhiuser
et al. (2000) betrieben. Da jupiterdhnliche Planeten in der Frithphase ihrer Entwicklung
noch durch Kontraktion eine hohe Eigenleuchtkraft entwickeln konnen (Wuchterl 1999), ist
der Helligkeitskontrast wesentlich geringer und die direkte Detektion riickt in den Bereich
des machbaren. Jedoch wird der Nachweis des substellaren Charakters eines so gefunden
Kandidaten schwierig, da sich Braune Zwerge (hier vor allem die T-Zwerge, siche Kapitel
4.2.4) im Spektrum wenig von dem eines jupiterdhnlichen Planeten unterscheiden.

Als Beispiel zukiinftiger Projekte mit dem Ziel der direkten Abbildung extrasolarer Plane-
ten sei noch die Nulling—Interferometrie genannt. Hierbei wird das Licht des Zentralstern
durch destruktive Interferenz eliminiert. Solche Projekte werden allerdings erst mit der
Fertigstellung der Interferometer an den grofien Teleskopen (Keck, VLTI, LBT) in einigen
Jahren realisiert werden konnen.

Auch spektroskopisch kénnte das vom Planeten reflektierte Sternlicht direkt nachgewiesen
werden. Durch die Bewegung des Planeten auf seiner Bahn wird das vom Stern kommende
Licht reflektiert und Doppler-verschoben. Dies hat dann ein mit der Bahngeschwindigkeit
des Planeten verschobenes und wesentlich schwécheres zweites Sternspektrum zur Folge,
welches im eigentlichen Sternspektrum vorhanden sein mufl. Theoretisch wurde dieser Ef-
fekt von Charbonneau et al. (1998) untersucht und Collier Cameron et al. (1999) versffent-
lichten in der Tat die wahrscheinliche Detektion des vom Planeten reflektierten Lichts um
7 Bootis. Jedoch zeigten spétere Untersuchungen derselben Autoren, dafl diese Detektion
nicht real war.
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1.3.2 Bedeckung eines Sterns durch seinen planetaren Begleiter

Hierbei sieht der Beobachter von der Erde genau in die Bahnebene des extrasolaren Pla-
netensystems (Struve 1952). Dabei wird der planetare Begleiter schliefilich einen Teil der
projezierten Scheibe des Sterns bedecken und so zu einem Helligkeitsabfall fithren. Dieser
Helligkeitsabfall wird exakt periodisch verlaufen. Der besondere Vorteil dieses Effekts ist,
daf er direkt Riickschliisse auf den Radius des Planeten zulésst. Ist zudem noch die Masse
des Planeten aus anderen Messungen bekannt (zum Beispiel aus den RVs, siehe unten)
so wird noch die Abschétzung der Dichte des Planeten moglich. Ausserdem ist aus der
Analyse der Lichtkurve noch der Nachweis von Ringen oder Satelliten um den Planeten
und durch Spektroskopie wihrend der Bedeckungsphase atmosphérische Eigenschaften des
Planeten ableitbar (Charbonneau et al. 1998, Schneider 2000).

Zum Zeitpunkt dieser Arbeit ist lediglich ein solch bedeckendes Planetensystem (engl.
transit) bekannt: HD 209458 (Charbonneau et al. 2000).

Dies liegt vor allem an der extrem geringen geometrischen Wahrscheinlichkeit eines sol-
chen Systems (sini = 1). Des weiteren hingt der photometrische Effekt entscheidend
von dem Abstand des Planeten vom Stern und von den Radien beider ab. Das System
HD 209458 wurde jedoch nicht iiber Photometrie gefunden, sondern zunéchst via préziser
Radialgeschwindigkeitsmessung als extrasolares Planetensystem identifiziert.

Es sind auch in diesem Zweig Projekte in Vorbereitung und zum Teil in Durchfiihrung,
die in naher Zukunft hier weitere Detektionen erhoffen lassen.

1.3.3 Prazise Radialgeschwindigkeiten & Astrometrischer Nachweis

Die bis zum heutigen Zeitpunkt erfolgreichste Methode zur Detektion extrasolarer Pla-
neten ist indirekter Natur. Hierbei wird der Planet iiber seinen gravitativen Einfluf} auf
den Hauptstern nachgewiesen. Das Stern—Planet System bewegt sich wihrend eines Um-
laufs um das gemeinsame Baryzentrum. Es bewegt sich also auch der Zentralstern um den
Schwerpunkt des Systems. Diese Bewegung ist der Beobachtung auf zwei Arten zuging-
lich: zum einen wird die Bewegung des Sterns am Himmel direkt beobachtbar sein. Der
Stern wird sich am Himmel auf einer Ellipse mit einer grofien (Winkel-) Halbachse von
o'l = M,/M, - a[AE]/d[pc] bewegen. Als Beispiel sei das Sonnensystem genannt: aus
einem Abstand von 10 pc fithrt der Umlauf des Jupiter zu einer Amplitude der Sonne von
a =5-10"*". Bisher konnte eine solche Mef8prizision nicht erreicht werden. In naher Zu-
kunft werden jedoch bodengebundene Interferometer und mittelfristig weltraumgestiitzte
Missionen Prizisionen erreichen, die dieses Verfahren tatséichlich erfolgversprechend ma-
chen (siehe z.B. Colavita 1999).
Die andere Methode, die Bewegung des Sterns um das Baryzentrum zu beobachten, hat
bis zum heutigen Zeitpunkt zur Detektion von mehr als 70 planetaren Begleiter um son-
nenihnliche Sterne (Marcy et al. 2000) gefithrt. Es ist dies die Messung préziser stellarer
Radialgeschwindigkeiten (RVs = radial velocities). Bei diesem Verfahren wird die Ge-
schwindigkeitsiinderung des Sterns gemessen. Umlduft diesen Stern ein Begleiter, so wird
der Stern relativ zum Beobachter eine Geschwindigkeitsdnderung zeigen und zwar pe-
riodisch mit der Umlaufsfrequenz des Begleiters. Aus dem zweiten Kepler'schen Gesetz
ergibt sich fiir die Radialgeschwindigkeitshalbamplitude K; der j-ten Komponente des
Systems:

sin s
PvV1—e?
Hierbei ist a; die grofle Halbachse, 7 der Inklinationwinkel und e die Exzentrizitit der Bahn.
Im Falle des Zwei—Korper Problems kann man die Massen der beiden Komponenten (m;,
ms) in Beziehung zueinander setzen

Kj :27raj (12)

me Sin ¢ K

3
= L p(1 —¢e?)32, 1.
mi1 + mo 27G ( 6) ( 3)
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Handelt es sich um einen Begleiter planetarer Masse, so lisst sich ms < my setzen und es

folgt:
P A3
Mo Sing ~ (E) Klm?/?’ /1 —e2. (14:)
v

Gleichung 1.4 besagt, daBl man allein aus der Meflung der RV-Amplitude K; des Sterns
die Masse des Begleiters mo bis auf einen Faktor sini bestimmen kann. Im Falle des
Jupiters ergibt sich eine RV-Amplitude der Sonne von 12.5 m s~!, wenn man das System
in der Bahnebene (sini = 1) beobachtet. Der sin¢ Faktor kann durch RV Messungen nicht
bestimmt werden, jedoch zeigt eine rein geometrische Wahrscheinlichkeitsbetrachtung, daf§
zufillig verteilte Winkel zu 87% iiber sini > 0.5 liegen und die somit bestimmte Masse
mg durchaus ein gutes Maf fiir die tatsichliche Masse des Begleiters darstellt.

1.4 TUberblick iiber diese Arbeit

Diese Arbeit befasst sich vorwiegend mit der Methode der prizisen Radialgeschwindigkei-
ten zur Detektion von extrasolaren Planetensystemen.

Wie noch gezeigt werden wird ist dieses Verfahren heute {iberwiegend durch die Ober-
flacheneffekte des Sterns und nicht mehr durch Unzulidnglichkeiten des Beobachtungsin-
strumentariums limitiert. Aber gerade junge Sterne zeigen Aktivitits— und Oberflichen-
erscheinungen die die Messung der RVs erheblich storen. Dies hat zur Folge, dafl junge
Sterne zur Zeit nicht oder nur sehr bedingt als Ziele der RV-Durchmusterungen auf der
Suche nach planetaren Begleitern angesehen werden. Dies obwohl gerade junge Sterne
einen zeitlich gesehen viel unmittelbareren Zugang zum Prozefl der Planetenentstehung
ermoglichen wiirden.

Wie sich Aktivitédtserscheinungen auf die RV Messung auswirken wird in 3 untersucht
werden und ein mdgliches Korrekturverfahren wird in 3.3.1 vorgestellt. Die praktische
Anwendung wird am Beispiel einiger aktiver Sterne dargestellt.

Weiterhin wird ein neues Verfahren zur Detektion von Planeten, die sich noch im Entste-
hungsprozef befinden, vorgestellt und diskutiert werden (2).

Um schliefilich das Potential relativ junger extrasolarer Planetensysteme aufzuzeigen, wird
eine Multiwellenldngen Studie des Systems « Horologii vorgestellt (4). Dieser Stern war der
erste jiingere Stern, mit einem Alter von weniger als 10? Jahren, um den ein planetarer
Begleiter gefunden wurde (Kiirster et al. 2000). Im Zuge dieser Beobachtungen konnte
auch ein bisher vermuteter massiver Begleiter um das extrasolare Planetensystem Gliese
86 (Queloz et al. 2000) gefunden werden.
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2 Maser als Indikatoren der Planetenbildung

Die Detektion von jungen Planetensystemen hat das Potential, die Entstehung und Ent-
wicklung von Planetensystemen besser zu verstehen. Dies liegt an der raschen zeitlichen
Entwicklung, der Planetensysteme unterworfen sind. Haben sich groflere Korper in der
protoplanetaren Akkretionsscheibe gebildet, so nimmt die Dichte der Scheibe sehr schnell
ab, da das Scheibenmaterial von den Planetesimalen aufakkretiert werden wird. Numeri-
sche Simulationen deuten darauf hin, dafl der eigentliche Entstehungsprozefl der Planeten
innerhalb von wenigen 10* bis 10> Jahren abgeschlossen ist (Kley 1999, Nelson et al. 2000).

Wie bereits erwihnt (1.3.1) konnen Planeten in der Frithphase ihrer Entwicklung eine
sehr hohe Leuchtkraft erreichen (Wuchterl 1999) 2. Solch junge “heifie Jupiter” sind der
direkten Beobachtung, zumindest theoretisch, zuginglich (Neuhduser et al. 2000, Lagage
1999). Das Problem, welches sich jedoch stellt, ist der Zeitpunkt ab dem die Planetenbil-
dung einsetzt. Es steht zu vermuten, daf§ die Sterne zwar schon die tiefeingebettete Phase
(Klasse I, siehe 1.2.1) hinter sich haben, jedoch noch von soviel Material umgeben sind,
daf} selbst solch helle junge Planeten nicht beobachtet werden kénnen. Weiterhin ist die
Zeitspanne, in der der Planet hell aufleuchtet sehr kurz und eine Detektion nach diesem
Zeitraum erscheint zumindest schwierig.

Eine bislang nicht diskutierte Méglichkeit der Detektion von Protoplaneten kénnte in der
Emission von Maser-Strahlung aus Gebieten der protoplanetaren Akkretionsscheibe beste-
hen. Diese Méglichkeit der Detektion von Protoplaneten soll hier nun diskutiert werden.

2.1 Maserstrahlung

Maser (Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation) Strahlung wird
durch Besetzungszahleninversion hervorgerufen und kann somit nur in einem Medium
auftreten, welches sich nicht im lokalen thermischen Gleichgewicht (NLTE) befindet. Es
muf} weiterhin eine kontinuierliche Hintergrundstrahlung vorhanden sein, welche die soge-
nannte Pumpstrahlung liefert, und ebenfalls miissen die Stofiraten zwischen den Teilchen
hoch genug sein um die Besetzung der héheren Niveaus zu gewéhrleisten. Dann kénnen
metastabile Zustidnde von Molekiilen besetzt werden, von denen aus keine erlaubten Di-
poliibergéinge in energetisch tiefer liegende Zusténde méglich sind. Die Intensitidt der Li-
nie des Ubergangs iiber den der Zerfall des Niveaus dann schliellich doch geschieht, wird
damit verstirkt. Die Strahlungstransportgleichung im eindimensionalen Fall in Tempera-
turschreibweise kann dann beschrieben werden durch (siehe z.B. Elitzur 1992):

Tg = (Tyo + Tp)e ! — Ty | (2.5)

wobei Ty die Helligkeitstemperatur des Masers, Ty die Anregungstemperatur (dquivalent
zur Quellfunktion), T, die Temperatur einer externen Quelle, die den Maser bescheint,
Koy den Absorptionskoeffizient der Frequenz v und [ die Maserldnge bedeuten. Diese hier-
bei frei werdenden Photonen werden vom umgebenden Medium praktisch nicht absorbiert
und kénnen daher auch aus dem Innersten von Molekiilwolken dringen. Damit eine gute
Verstirkung gewéhrleistet ist, ist es notwendig, dafl die Molekiile, welche die Maserstrah-
lung emittieren, {iber kohdrente Geschwindigkeiten verfiigen. k¢ erreicht bei der Frequenz
1y ein scharfes Maximum und deshalb kann nur in einem relativ schmalen Bereich um
herum die Verstdrkung maximal werden. Die beobachteten Maserlinien sind daher schmal
und bieten eine sehr gute Diagnostik fiir die Kinematik des Mediums in dem sie entstehen.
Ebenfalls sind sie gute Indikatoren fiir dessen Dichte und Temperatur:

Maser Strahlung kann nur in einem Medium auftreten, welches in einem eng umgrenzten
Dichtebereich liegt, da bei zu niedriger Dichte die Stofiraten nicht hoch genug sind, um

*Wuchterl (1999) erhélt in Falle der Entstehung eines dem Saturn #hnlichen Planeten eine Leuchtkraft
von iiber 10™*L¢ iiber einen Zeitraum von 3 - 10* Jahre
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Abbildung 2.1

Schematische Darstellung des Modells zur Maserstrahlung durch Protoplaneten.

Links: Modellrechnung von Kley (1999) der Bildung eines jupiterdhnlichen Planeten in einer protopla-
netaren Akkretionsscheibe. Der Planet akkretiert das Scheibenmaterial aus seiner Umgebung (der Kreis
markiert die Rochegrenze des Planeten) und 6ffnet so ein Gebiet mit sehr geringer Dichte (eine Liicke)
in der Scheibe. Durch Gezeitenwechselwirkung des Planeten mit der Scheibe werden Dichtewellen in der
Scheibe erzeugt. Der Planet befindet sich in diesem Bild bei der Phase & = 0.75.

Rechts: Ausschnittsvergrofierung des links markierten Gebiets nahe dem Planeten. In einer Ubergangsre-
gion zwischen Liicke und Scheibe werden die Dichtebedingungen zur Anregung eines Masers erfiillt sein.
In dieser Betrachtung sei das Gebiet in dem auch die Temperaturbedingung fiir den Maser erfiillt ist, als
Zylinder (schattiert) der Linge [ und dem Durchmesser d angenommen. Die vom Beobachter aus gesehene
Tiefe des Masers ist [,,.

die Besetzungsinversion zu erzeugen. Bei zu hohen Dichten wiederum werden die angereg-
ten Niveaus durch die hohen Stofiraten abgeregt und so die Besetzungsinversion wieder
aufgehoben (man spricht vom quenching).

Auch muf} die Temperatur hoch genug sein, damit der metastabile (der Maser) Zustand
iiberhaupt erreicht und besetzt werden kann.
Im folgenden wird der Maseriibergang des Wassermolekiils (H20), bei Ap,0 = 1.35 cm

oder fy,0 = 22 GHz betrachtet werden. Bei diesem Ubergang liegen die Temperatur— und
Dichteanforderungen wie folgt (Goldreich & Kwan 1974):

T>300 K, 10% cm 3 <np, <1019 em 3.

2.2 Plausibilitidtsbetrachtung

Betrachtet man nun die Ergebnisse der hydrodynamischen Modellrechnungen von zum
Beispiel Kley (1999) (siche Abbildung 2.1) so erkennt man, dafl der Planet in der Scheibe
eine Liicke verursacht hat. Der Planet akkretiert wihrend seines Umlaufs um den Zen-
tralstern das ihn umgebende Scheibenmaterial auf. Hierdurch nimmt die Dichte (in den
Graphen ist die Oberflichendichte angegeben, jedoch sind die Rechnungen in 3 Dimensio-
nen ausgefiihrt, so daf} tatsichlich die Teilchendichte angegeben werden kann) der Scheibe
ab und es entsteht eine Liicke, in deren Mitte sich der Planet befindet und die Dichte auf
oder nahe Null abgenommen hat. Typische Werte der Zentraldichte von Protoplanetaren
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Akkretionsscheiben (ohne Planet) liegen im Bereich von ny, ~ 10'® ¢cm™3. Verbindet man
dies mit dem oben gesagten iiber die Anregungsbedingungen des 22 GHz Wassermasers,
so ist klar, da§ in dieser Umgebung auf jeden Fall ein Bereich existieren muf}, in dem die
Anregungsbedingung beziiglich der Dichte erfiillt ist.

Die Temperaturbedingung (T2 300 K) fiir HoO Maser ist hingegen nicht offensichtlich
erfiillt. Die momentan verfiigharen numerischen Modelle des Prozesses der Planetenbil-
dung erlauben es nicht, eine realistische Temperaturverteilung der Scheibe zu berechnen.
Zwar kann die durch die reine Hydrodynamik bestimmte Temperatur angegeben werden,
jedoch sind Effekte wie der Einflul einer nach auflen hin ansteigenden Skalenhdhe der
Scheibe (das sogenannte flaring: H/r), wodurch auch weiter aussen liegende Bereiche der
Scheibe der Strahlung des Sterns ausgesetzt sind, nicht beriicksichtigt (Wolf 2001, private
Mitteilung). Weiterhin wird der Planet durch seine Leuchtkraft (auch wenn diese nicht
mehr oder noch nicht im Maximum ist) das ihn umgebende Scheibenmaterial aufheizen.
Die radiale Temperaturverteilung einer Akkretionsscheibe ist auflerdem stark von ihrer
Zusammensetzung abhingig. So hat zum Beispiel Finocchi (1996) gezeigt, dal die Tem-
peratur der Ebene einer protoplanetaren Akkretionsscheibe stark ansteigt, wenn Staub
vorhanden ist. Die Temperaturen erreichen dann bei einem Abstand vom Zentralobjekt
von r = 2 AU durchaus Werte von iiber 500 K.

All dies zusammen legt die Vermutung nahe, dafl vor allem nahe dem Protoplaneten, die
Temperaturbedingungen fiir Maser vorliegen konnen. Hier kann lediglich diese qualita-
tive Plausibilitidtsbetrachtung fiir das Auftreten von Masern gegeben werden, da keine
Simulationsrechnungen vorliegen, die hier verwendet werden konnten (Wolf 2001, private
Mitteilung).

2.3 Ein einfaches Modell

Jedoch kann an dieser Stelle bereits ein sehr vereinfachtes, rein geometrisches Modell
betrachtet werden, aus welchem Riickschliisse fiir die Beobachtung gezogen werden konnen.

Es wird angenommen, daf§ sich am Rande der in Abbildung 2.1 sichtbaren Liicke eine
Region befindet, in der die Bedingungen fiir die Anregung eines Masers gegeben seien. Es
ist sofort einsichtig, dal man hier die Geometrie des Filamentmasers anwenden muf}; da
sich die Maserregion in dem Ubergangsbereich Scheibe-Liicke befinden wird, wird es sich
um eine elongierte Struktur handeln. Dabei sei die Maserregion durch einen Zylinder mit
dem Durchmesser d und der Léinge [ beschrieben. Das sogenannte Ansichtsverhiltnis ist
dann definiert durch:

a=1/d. (2.6)

Die Grofle a ist fiir einen Maser von hoher Wichtigkeit, da a die Richtungscharakteristik der
Maseremission (das beaming) bestimmt. Die Verstdrkung eines Masers hingt entscheidend
von der Weglinge ab, die das Maserphoton durch die Maserregion zuriicklegt. Der Winkel,
in den die Strahlung mit der héchsten Verstirkung gestrahlt wird ist 6y = 1/(2a).

Ein solches Filament wird sich auf einer Keplerbahn (ihnlich dem Planeten), mit einer
Geschwindigkeit v = \/Gm/r, um das Zentralgestirn bewegen. Somit wird der Beobachter
im Laufe eines Umlaufs den Maser unter verschiedenen Winkeln betrachten und damit
auch unterschiedliche Weglédngen durch die Maserregion beobachten — das Filament dreht
sich fiir den Beobachter. Die entsprechend beobachtete Maserlinge [,,, zum Zeitpunkt ¢
lasst sich damit direkt berechnen:

Im(t) = d (2.7)

cos(0.57(t — to)/r/Gm/r) '

G ist die Gravitatationskonstante, m bezeichnet die Masse des Zentralsterns (die Masse
des Planeten oder des Filaments sei vernachlissigbar) und r bezeichnet den Abstand des
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Planeten vom Zentralstern. Es sei ndherungsweise angenommen, dafl das Filament im
gleichen Abstand r wie der Planet um den Stern umliuft. Entsprechend ist der projezierte
Durchmesser des Filaments

dm(t) = dcos((t —to)/r/Gm/r) + 1 cos(0.5m(t — to)/r/Gm/T) . (2.8)

Um hieraus nun eine beobachtbare Grofie abzuleiten wird das Modell von Elitzur et al.
(1989) fiir saturierte HoO Maser verwendet. Dieses Modell nimmt als Anregungsmechanis-
mus fiir die hohen Rotationszustinde des HoO Molekiils Sté8e mit H und Hs bei Tempe-
raturen von T = 300 — 400 K an. Hierbei werden die Besetzungszahlen der 40 niedrigsten
Niveaus des H2O, unter Beriicksichtigung der Stof— und Strahlungswechselwirkung zwi-
schen diesen Niveaus berechnet. Elitzur et al. (1989) geben einen analytischen Ausdruck
fiir die Helligkeitstemperatur 75 eines solchen Masers an:

Tp = 1.34- 10" \2¢n_9q 1103 fIK] . (2.9)

Die skalierten Parameter sind: ¢ = 10~''¢_;; der Pumpraten Koeffizient, n = 10~2n_o
der Anteil dieser Rate, die ein Maserphoton erzeugen, a = 10a; das Answhtsverhaltnls A
die Wellenlange des Maserubergangs f ist das Verhiltnis des Offnungswmkels des Flla—
ments, vom einem zum anderem Ende gesehen, zum Beamingwinkel. f ist im Falle eines
Filamentmasers f = 11/16 (Elitzur 1992). Die Skalierungsvariable ¢ setzt sich wie folgt
zusammen:

f = x_4(H20)n3d13/Av5 ; (2.10)

mit ng = n/10° cm 3 als Teilchendichte, n(H20) = z_4(H20) - n als HyO Dichte, d =
10'3d;3 cm als Filamentlinge und Av = Av5 [km/s] als die Linienbreite bemehungswelse
die Geschwindigkeitsdispersion innerhalb des Masergebiets.

Es wurde nun mittels der Gleichungen 2.7 und 2.8 das Ansichtsverhiltnis ¢ wéihrend eines
Umlaufs um das Zentralobjekt berechnet. Hiermit wurde dann unter Verwendung der
Gleichungen 2.10 und 2.9 die Helligkeitstemperatur Tp des Masers berechnet. Numerisch
kann a auch Werte kleiner als 1 erreichen, jedoch wird hierbei der Beamingwinkel so grof},
daf} die Intensitit gegen Null geht. Deshalb wurde fiir Werte von a < 1, Tp = 0 K gesetzt.

2.4 Ergebnisse und Diskussion

Die mit dem oben erlduterten Masermodell erzielten Ergebnisse sind in Abbildung 2.2
dargestellt. Hierbei wurde ein Zylindermaser mit einer Linge von 0.01 AU angenommen,
welcher sich auf einer zirkularen Bahn um das Zentralgestirn bewegt. Tp wurde fiir die
Ansichtsverhiltnisse ¢ = 5, 10 und 20 berechnet. Annahmen {iiber die detaillierten phy-
sikalischen Bedingungen innerhalb des Maserfilaments werden hier nicht gemacht. Es soll
lediglich das Verhalten von T im Verlauf des Umlaufs um den Zentralstern betrachtet
werden.

In Abbildung 2.2 wurden die Helligkeitstemperaturen auf die maximale Helligkeitstempe-
ratur T3** des Modells mit a = 20 normiert. Man erkennt die starke Abhéngigkeit von
Tp mit a, welches an der dritten Potenz, mit der a in Gleichung 2.9 auftritt, liegt.

Doch das wichtigste Ergebnis von Abbildung 2.2 ist das Verhalten der Helligkeitstempe-
raturen mit der Radialgeschwindigkeit RV. Es ist ersichtlich, dal 75 in Phasenintervallen
von A® = 0.5 maximal wird. Man blickt einmal das Masergebiet von seiner schmalen
Seite her ein. Durch die Drehung verbreitert sich der Maser fiir den Beobachter und da-
mit nimmt das Ansichtsverhiltnis a ab. Sobald a < 1 wird, verlidfit der Beobachter den
Beamingkegel (8 > 6p), in den die Maserphotonen abgestrahlt werden — der Maser ver-
schwindet. Bewegt sich das Masergebiet auf seiner Bahn weiter, so gelangt der Beobachter
in den Bereich des Beamingkegels der “Riickseite” des Masergebiets. Und nach einer weite-
ren Phasendnderung um A® = 0.5 wird die Maseremission wieder maximal. Entsprechend
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der Position des Masergebiets auf seiner Bahn ist auch dessen Geschwindigkeit RV relativ
zum Beobachter.

Die Beobachtung von derartig zyklischer Maseremission wére nun nicht direkt ein Beweis
der Existenz eines Planeten. Jedoch wire dies ein Hinweis auf die Existenz einer stabilen
Dichteanomalie3. Diese kénnte auch zum Beispiel durch mehrere kleine Planetesimale er-
zeugt worden sein. Jedoch ist zum Pumpen eines Masers auch immer eine kontinuierliche
Quelle von Pumpstrahlung notwendig. Und hierfiir wére ein junger Planet, welcher noch
durch die Kontraktionsphase seiner Bildung heif} ist, eine einfache Erklarung.

Natiirlich ist das hier verwendete Masermodell extrem vereinfacht. Wie die Morphologie
der Maserregion letztlich sein wiirde, miissen weitere und erweiterte numerische Simula-
tionen der Planetenentstehung zeigen. Die Geschwindigkeitsdispersion innerhalb der Ma-
serregion ist ebenfalls ein offener Parameter. Und ob der Maser saturiert ist, wie hier
angenommen, miissen detailierte Rechnungen der Besetzungszahlen der entsprechenden
Molekiile erbringen. Jedoch wird im Falle eines nicht saturierten Masers das “Blinken”
des Masers noch abrupter werden, da im nicht saturierten Fall T exponentiell von der
Maserlédnge [, und a abhéngt.

Die unterschiedlichen Maseriibergénge verschiedener Molekiile wiirden es erméglichen un-
terschiedliche Regionen innerhalb der protoplanetaren Scheibe zu untersuchen. So ver-
dampft Silikatstaub nahe am Stern, sobald die Temperaturen iiber ~ 1800 K steigen
(Finocchi 1996). Hier konnten eventuell Si Maser angeregt werden. Ebenso wiirden zum
Beispiel OH Maser die Untersuchung weiter aussen liegender Regionen der Scheibe zulas-
sen.

Doch trotz allem mufl nochmal betont werden, daf} es sich hierbei lediglich um eine Plausi-
bilitdtsbetrachtung handelt und bis zum heutigen Zeitpunkt nur sehr wenige Maserquellen
entdeckt wurden, bei welchen der Ursprung der Maseremission in einer zirkumstellaren
Scheibe nachgewiesen werden konnte (zum Beispiel Fiebig 1997). Bei diesen Objekten
handelt es sich aber um Klasse 0 bis Klasse I Quellen und hier sind noch andere Einfliisse
auf die Scheibe zu erwarten.

Dennoch sind die hier gezeigten Ergebnisse vielversprechend und es kénnten Beobachtun-
gen zur Suche nach periodischer Maservariabilitidt begonnen werden. Als Beobachtungs-
objekte fiir ein solches Projekt kommen junge Sterne, welche noch von einer Akkretions-
scheibe umgeben sind und mit sin¢ ~ 1 gesehen werden, in Frage.

*Hierunter sei ein Gebiet innerhalb einer Scheibe zu verstehen in welchem die physikalischen Bedingun-
gen zur Anregung von Maseremission herrschen.
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Abbildung 2.2

Verhalten der Parameter eines Filamentmasers beim Umlauf um einen Stern auf einer zirkularen Kepler-
bahn. Es wurde ein Zylinder mit einer Lange von [ = 0.01 AU betrachtet. Es wurden Ansichtsverhiltnisse
a von 20 (durchgezogene Linie), 10 (gestrichelt) und 5 (punktiert dargestellt) angenommen. ® verlduft
zwischen 0 und 2. & =1 ist in allen Graphen durch die vertikale gestrichelte Linie markiert.

2.2a Die vom Beobachter gesehene Maserlinge I,, (Gleichung 2.7).

2.2b Das Ansichtsverhéltnis a.

2.2 ¢ Helligkeitstemperatur T, skaliert auf maximales Ts des Modells mit a = 20 (durchgezogene Linie).
2.2d Radialgeschwindigkeit RV, skaliert auf die maximale Geschwindigkeit RV max-.
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3 Prizise Radialgeschwindigkeiten von jungen Sternen

Samtliche bisher entdeckten extrasolaren Planetensysteme wurden durch die prizise Mes-
sung von differentiellen stellaren Radialgeschwindigkeiten (RVs) gefunden. Die Mefigenau-
igkeit der RVs muf}; um Begleiter mit planetarer Masse zu detektieren, erheblich sein. Als
Beispiel wurde bereits das Sonnensystem genannt. Der 12 Jahre wihrende Umlauf von
Jupiter bewirkt eine Geschwindigkeitsinderung der Sonne mit einer Halbamplitude von
K =125ms™ "

In diesem Kapitel werden zunichst die instrumentellen Methoden aufgezeigt, mit denen
es heute moglich ist, RVs mit zur Detektion von Planeten ausreichender Prizision zu
bestimmen. Danach werden die Einfliisse der stellaren Aktivitat auf die Messung diskutiert.
Es wird ein Beobachtungsprogramm vorgestellt, mit dem dieser Einfluf} direkt beobachtet
und empirisch korrigiert werden sollte. Zwei unterschiedliche Arten der Linienprofilanalyse
werden vorgestellt und auf die erhaltenen Daten angewendet.

3.1 Messung von RVs

Die Prézision, mit der die Radialgeschwindigkeit eines sonnendhnlichen Sterns iiber viele
Jahre hinweg gemessen werden mu8, liegt im Bereich von einigen ms~!, um jupiteridhnliche
Planeten aufgrund ihrer gravitativen Wechselwirkung mit dem Stern zu detektieren. Dies
stellt sehr hohe Anforderungen an das Mefiverfahren, da das spektrale Auflésungsvermogen
moderner hochauflésender Spektrographen bei R = AAA ~ 10° liegt und somit das Ge-

schwindigkeitsintervall eines Beobachtungspixels einen Bereich von einigen 102 ms™' bis
zu einigen 10° ms™! einnimmt. Somit muf eine Prizision der Messung von mehr als 1073
bis 10~* der Auflésung erreicht, und iiber Jahre hinweg gewihrleistet werden. Dies hat
die Detektion von extrasolaren Planeten bis in die 80iger Jahre des letzten Jahrhunderts
verhindert. Der Spektrograph dispergiert das vom Stern kommende Licht nicht perfekt
— vielmehr wird das Sternspektrum durch das Instrument ausgeschmiert. Mathematisch
kann dieser Vorgang durch eine Faltung beschrieben werden. Das Sternspektrum wird mit
dem instrumentellen Profil (IP, oft auch Apparatefunktion genannt) gefaltet. Das IP stabil
zu halten, ist die technische Herausforderung der RV Messung.

Es existieren zur Zeit zwei Verfahren, die es erméglichen, stellare RVs mit fiir die Detektion
von extrasolaren Planeten hinreichender Genauigkeit zu bestimmen:

e Die Selbstkalibration mittels Absorptionszelle

e Die Korrelationmethode unter Verwendung einer Thorium Referenz

Die Selbstkalibrationsmethode hat zum heutigen Zeitpunkt die héchste gemessene Prézi-
sion von RVs mit ozy &~ 3 ms~! erbracht (Butler et al. 1996). In diesem Kapitel werden
das Mefprinzip und die Grenzen des RV Verfahrens fiir die Suche nach substellaren Be-
gleitern von Sternen anhand des Planetensuchprogramms beschrieben, welches seit 1992
bei der Européischen Siidsternwarte (ESO) auf La Silla durchgefiihrt wird (siehe Endl et
al. 2000).

3.1.1 Selbstkalibration mittels Absorptionszellen

Dieses Verfahren beruht auf der Rekonstruktion des IPs zum Zeitpunkt der Beobachtung.
Der Spektrograph faltet das Sternspektrum & mit dem IP Z. § und 7 sind Funktionen
der Position auf dem Detektor z 4. Es ergibt sich damit fiir das beobachtete Spektrum F

Dies ist sinnvoller als eine Funktion der Wellenlinge anzunehmen, da zwar Detektorposition und Wel-
lenldnge dquivalente Gréflen sind, jedoch die Wellenldnge letztlich vom Detektor abhéngt.
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(siehe Valenti et al. 1995):
Flz) = / S(@)I(x — 2')da. (3.11)

Das Verhalten des Instruments ergibt sich aus Z(z). Kennt man diese Funktion zum Zeit-
punkt der Beobachtung, so kann man fiir dessen Einflu} auf die Messung korrigieren.
Praktisch erhidlt man Z(z) wie folgt: man nimmt ein Spektrum einer Referenzquelle auf,
von welcher bereits ein Spektrum mit héherer Auflésung vorliegt. Als Referenz haben sich
die Linien von molekularem Todgas (Is) fiir astronomische Zwecke sehr bewihrt (But-
ler et al. 1996). Hierbei wird in einem evakuierten Glaskolben Iod verdampft und dieses
dann auf konstanter Temperatur gehalten. Sendet man Licht einer spektralen Kontinu-
umsquelle hindurch, so zeichnen sich im Spektrum die Absorptionslinien des molekularen
Tods ab. Molekulares Iod I zeichnet sich durch extrem viele und scharfe Absorptionslinien
im optischen Bereich aus und ist sehr gut handhabbar. Man vergleiche diesbeziiglich das
Programm von Walker et al. 1995, bei dem Wasserstoff Fluorid (HF) als Referenz ver-
wendet wurde. Typische Temperaturen, bei denen Iodzellen betrieben werden, liegen im
Bereich von 50-100 °C. Ausserdem sind die Linien des Iy sehr prézise vermessen worden
(Gerstenkorn et al. 1978). Iy wird auch als Sekundérstandard fiir die Absolutmessung von
Frequenzen verwendet (Bodermann 1998).

Typische spektrale Auflésungswerte hochauflésender astronomischer Spektrographen lie-
gen zwischen R = 5-10* — 2 - 105, Verfiigt man iiber ein in einem Labor gewonnenen
Referenzspektrum der gleichen Todzelle mit etwa R = 5-10°-1-105, so lisst sich Z(z) mit-
tels einer Multiparameteroptimierung rekonstruieren. Es wird dabei eine Funktion Z(z)
angenommen und mit dem hochaufgelosten Spektrum gefaltet. Das Ergebnis wird mit dem
am Instrument beobachteten Spektrum mittels x? verglichen und Z(x) solange variiert bis
ein Optimum erreicht ist. Dieses Verfahren wurde von Valenti et al. (1995) beschrieben.
Um nun die RV eines Sterns zu bestimmen, bedarf es auch eines hochaufgeldsten Refe-
renzspektrums des Sterns selbst. Dies ist nicht ohne weiteres direkt beobachtbar, da die
Beobachtung bereits mit den héchstauflosenden astronomischen Spektrographen durch-
gefithrt wird. Man erhilt das Referenzspektrum, indem zun&chst aus einem lodspektrum
wie oben dargestellt das IP rekonstruiert und das Sternspektrum mit der so erhaltenen
IP entfaltet wird. Kritisch hierbei ist die zeitliche Ndhe der Stern— und Iodbeobachtung.
Es wird hierbei angenommen, daf} sich das TP zwischen den beiden Beobachtungen nicht
verdndert hat. Als Kontinuumsquelle fiir die [odbeobachtung eignen sich am besten schnell
rotierende B—Sterne. Diese Sterne verfiigen praktisch iiber keine spektralen Linien und der
Lichtweg fiir den Stern und das Tod sind identisch (Probleme die hierbei auftreten kénnen
sind in Anhang A.3 zu finden).

Die eigentliche Radialgeschwindigkeitsmessung bedarf dann nur noch der Beobachtung des
Sterns durch die Todzelle hindurch. Mit den beiden hochaufgeldsten Referenzen kann nun
wiederum eine Multiparameteroptimierung durchgefiihrt werden. Einer der zu optimieren-
den Parameter ist die Verschiebung zwischen Iod— und Sternspektrum, welche gerade die
RV wieder gibt.

Das Prinzip der Beobachtung und des Iodverfahrens ist in Abbildung 3.1 schematisch am
Beispiel des Coudé-Echelle-Spektrographen der ESO dargestellt. Der Vorteil der Todzelle
liegt in deren instrumentellen Einfachheit. Da das IP aus dem beobachteten Spektrum des
Tods gewonnen wird und somit die Eigenschaften des Instruments zu jeder Zeit genau be-
kannt sind (zumindest im Prinzip) ist eine Stabilisierung des eigentlichen Spektrographen
nicht mehr notwendig. Die Prézision des Verfahrens beruht auf der Stabilidt der Iodzelle
— und die ist wesentlich einfacher, auch iiber Jahre hinweg zu gewéhrleisten, als die des
Spektrographen. Des weiteren ist es nicht notwendig, den Spektrographen zu modifizieren.
Lediglich muf} Platz fiir die Iodzelle geschaffen werden.

Dies sind die Griinde, warum die ersten RV Durchmusterungen zur Suche nach extraso-
laren Planetensystemen mit solchen Absorptionszellen begonnen wurden. Es wurden auf
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The lodine Cell in the Coude-Echelle-Spectrograph on La Silla
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Abbildung 3.1

3.1a (oben) Eingangsbereich des Coudé-Echelle-Spektrographs mit Iodzelle. Das Licht wird vom 3.6m
Teleskop mittels Lichtleiterfaser in den Spektrographenraum gesandt. Nach der Auskopplung aus der Fa-
ser fillt das Licht durch die Iodzelle. Das voher “pure” Sternspektrum (kleine Graphik) ist nach dem
Durchgang durch die Iodzelle mit den vielen Linien des Iods durchsetzt. Die Iodzelle ist beweglich und
kann aus dem Strahlengang geschoben werden. Das Licht tritt dann in den Spektrograph ein (Spalt oder
Slicer, siehe A.3).

3.1b (unten) Blick in die Very-Long—Camera des CES. Das Licht wird durch ein Prismensystem (nicht
zu sehen) vordispergiert. Nach Kollimation fillt das Licht auf das Dispersionsgitter (Grating). Das dann
hoch dispergierte Licht wird vom Kameraspiegel mittels Faltspiegel auf den CCD reflektiert. Der gesamte
optische Weg im System wirkt sich auf das instrumentelle Profil (IP) aus, mit welchem das Spektrum
gefaltet und durch den Detektor auf den Beobachtungsmafistab gebracht das beobachtete Spektrum ergibt.

diese Weise von Butler et al. (1996) RVs mit der hochsten Prizision von opy ~ 3 ms™!
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gemessen. Ein analoges Verfahren wurde von Endl et al. (2000) fiir das Planetensuchpro-
gramm, welches am CES der ESO durchgefithrt wird (Kiirster et al. 1994), entwickelt.
Samtliche in dieser Arbeit bestimmten RVs wurden mit dem von Endl et al. (2000) ent-
wickelten Programmpaket AUSTRAL bestimmt.

3.1.2 Die Thorium Methode

Dieses Verfahren wiahlt einen anderen Weg. Hierbei wird der Spektrograph derartig kon-
struiert, daf} das IP zeitlich als konstant angenommen werden. Derartige Spektrographen
verwenden sdmtlich eine Lichtleiterverbindung zum Teleskop, um das Instrument moéglichst
vollstandig von der Umwelt abzuschirmen. Durch eine zweite Faser wird das Licht einer
Thorium Referenzlampe parallel zur Beobachtung in den Spektrographen gebracht und
aufgezeichnet. Um eventuelle Drifts wihrend der Nacht zu kompensieren, werden Ver-
schiebungen des Thoriumspektrums als Korrektur fiir die RVs der Sterne verwendet. Die
RV Bestimmung wird mittels der Korrelationsfunktion des aktuell beobachteten Stern-
spektrums mit einem digitalen Referenzspektrum durchgefiihrt.

Diese Techik wird zur Zeit mit den Instrumenten ELODIE und CORALIE zur Planeten-
suche angewandt, welche Prizisionen im Bereich von ogpy = 5 ms~! erreichen.

3.2 Das Planetensuchprogramm am CES

Als Beispiel einer RV Durchmusterung zur Suche nach extrasolaren Planeten sei das Pro-
gramm, welches seit 1992 mit dem Coudé-Echelle-Spektrograph der ESO auf La Silla
durchgefiihrt wird, genannt (Kiirster et al. 1994). Anhand dieses Projekts sollen die Aus-
wahlkriterien der Programmsterne fiir die Suche mittels RV Messungen, sowie die Beob-
achtungsstrategie erldutert werden.

3.2.1 Objektauswahl

Im Rahmen der CES Durchmusterung werden 37 sonnen&hnliche Sterne mit Spektralty-
pen zwischen F8V und M5V in der siidlichen Hemisphire beobachtet. Sterne in diesen
Spektralbereichen haben Temperaturen der Photospéire von T' < 6500 K und zeigen in
Folge dessen in ihren Spektren eine Vielzahl von Absorptionslinien. Die Tiefe der Absorp-
tionslinien nimmt als Folge der abnehmenden Temperatur zu spiteren Spektraltypen hin
zu. In den Fliigeln der Linien wird der Gradient (0F/0\)VF, wobei F' den FluB bei der
Wellenldnge A angibt, maximal. An diesen Stellen ist die meiste RV Information vorhanden
(Connes 1985). Dies ist der Grund warum die sogenannten schnellen Rotatoren — Sterne
mit vsini > 15 kms~! — nicht als Ziele fiir RV Durchmusterungen in Frage kommen.

Die RV Prizision hingt auch von der Anzahl der Absorptionslinien ab, die fiir die Bestim-
mung der RV verwendet werden. Hatzes & Cochran (1992) konnten zeigen, dafl die RV
Prézision ogy sich wie folgt verhélt:

ory < B70SR71:55705 (3.12)

Hierbei ist S der Flufl, B die Bandbreite oder Wellenlingeniiberdeckung und R das
Auflésungsvermogen (R = A/AM) des Spektrographen. Diese Abhingigkeit der RV Prézisi-
on erklirt den weiteren Vorzug von spéten Sternen: da bei Abnahme der photosphérischen
Temperatur die Linien der neutralen Metalle (zum Beispiel: Fel, Cal) immer stirker wer-
den, werden pro Bandbreite mehr Linien detektierbar sein. Damit erhoht sich der RV
Informationsgehalt pro Wellenléingeneinheit.

Interessanterweise ist nach Gleichung 3.12 das Auflésungsvermogen R die Grofe, welche
die Mefipriizision am stéirksten beeinflufit. Dies bedeutet, dafl auch Spektrographen, die
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iiber eine dusserst beschrinkte Bandbreite verfiigen, fiir prézise RV Messungen verwendet
werden konnen — insofern das spektrale Auflésungsvermégen hoch genug ist.

Der ESO-CES verfiigte in der fritheren LC (Long Camera) Konfiguration iiber B =~
4.8 nm und R = 10° und in der heutigen VLC (Very Long Camera) Konfiguration
iiber B ~ 3.8 nm und R ~ 2.2 -10° bei der fiir RV Messungen gewihlten Zentral-
wellenlinge A\g = 539.5 nm. In beiden Konfigurationen wurde eine Arbeitsprizision von
orv ~ 8—12 ms~! erzielt. Die Kurzzeitprizision (aufeinanderfolgende Tage, ohne Verénde-
rung der Einstellungen des Instruments) scheint aber in der VLC Konfiguration mit
orv ~ 5 ms~! (Endl, 2001, private Mitteilung) wesentlich besser zu sein als in der friiheren
LC Konfiguration.

Ebenfalls wichtig ist die Qualitit der Spektren. Diese wird durch das Signal-zu-Rausch
Verhiltnis S/N, dem Quotient aus Fluff F' und dessen Fehler op, ausgedriickt: S/N =
F/op. Fir prizise RV Messungen mittels Iodzelle miissen S/N Werte von S/N 2> 100
erzielt werden. Um solche S/N Werte zu gewéahrleisten wurden Sterne mit Helligkeiten
von my < 6 mag ausgewihlt®.

Weitere Selektionskriterien fiir die Auswahl der Programmsterne waren:

Keine (zur Zeit der Auswahl) bekannten Doppelsterne.5

Keine (zur Zeit der Auswahl) bekannten aktiven Sterne.

Der erste Punkt ist sofort einsichtig, da bei Doppelsternen der Begleiter an dem Hauptstern
eine starke RV Variation erzeugt, welche erst aus den Daten eliminiert werden muf}. Dies
ist nicht immer moglich, da die Bahnen oftmals nicht ausreichender Prézision bekannt
sind. Auch stellt sich bei sehr nahen Doppelsternen die Frage nach der Stabilitit der
Bahnen von weiteren Komponenten. Sind diese Bahnen iiberhaupt auf lange Sicht stabil,
oder werden Komponenten niedriger Masse schon in der Frithphase der Entwicklung aus
dem System geschleudert? Daher wurden solche Objekte als Ziele ausgeschlossen.

Bei sehr engen Doppelsternen — den sogenannten SB2 — sind ausserdem die Spektrallinien
des Begleiters und des Zielsterns gleichzeitig im Spektrum sichtbar. Dies hat zur Folge,
daf} es sehr schwierig sein wird, ein geeignetes Referenzspektrum fiir die Hauptkomponente
des Systems zu konstruieren.

Der zweite Punkt, die stellare Aktivitit, wird im néichsten Abschnitt eingehend untersucht
werden. Es ist die bis heute stirkste Einschrinkung fiir die Suche nach jungen extrasolaren
Planetensystemen.

3.2.2 Das Instrument

Als Beobachtungsinstrument dieser RV Durchmusterung wird der CES auf La Silla ver-
wendet. Eine Darstellung der Funktionsweise dieses Spektrographen wurde bereits weiter
oben (Abschnitt 3.1.1) gegeben. Da der CES nicht stabilisiert ist, wird an diesem das
oben beschriebene Selbstkalibrationsverfahren mittels Iodzelle angewendet. Die Iodzelle
wird im Falle des CES bei T' = 50°C betrieben. Als Referenzspektrum des Tods wird ein
am Fourier-Transform Spectrometer des MacMath Sonnenobservatoriums aufgenommenes
Spektrum dieser Zelle, mit R = 4 - 10°, verwendet.

Im Zeitraum von 1992 bis 1998 wurde der CES vom 1.4m CAT (Coudé-Auxilliery Telesco-
pe) mit Licht beschickt. Seit September 1998 ist der CES mit dem 3.6m Teleskop mittels
Lichtleiterkabel verbunden.
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Abbildung 3.2

Radialgeschwindigkeitsdaten des Sterns ¢ Horologii, aufgenommen im Rahmen der CES RV Durchmuste-
rung. Die Daten sind der an die Daten bestangepassten Bahn gefaltet. Die gefundenen Bahnparameter sind
P =320 Tage, a = 0.93 AE und e = 0.16. Der Begleiter hat demnach eine Masse von msini = 2.26 Mjup.
Die Graphik wurde Kiirster et al. (2000) entnommen.

3.2.3 Ergebnisse der CES Durchmusterung

Im Rahmen dieser Arbeit wurden sdmtliche Daten der CES Durchmusterung reduziert
und zur Analyse vorbereitet”. Die RV Auswertung wurde von Michael Endl durchgefiihrt.
Die Ergebnisse sind in Kiirster et al. (2000), Endl et al. (2000), Endl et al. (2001) und
Endl (2001) zu finden.

Der Planet um « Horologii

Als Hauptergebnis der CES Durchmusterung ist die Entdeckung des planetaren Begleiters
von + Horologii (HD 17951, HR 810) zu sehen (Kiirster et al. 2000). Die gemessene RV Kur-
ve ist in Abbildung 3.2 wiedergegeben. Als Bahnparameter des Planeten finden wir eine
Umlaufsperiode von P = 320.1 + 2.1 Tage und eine Exzentrizitéit von e = 0.161 =+ 0.069.
Die Masse des Planeten wurde zu msini = 2.26 =+ 0.18 Mj,, gefunden. Die Beobach-
tungsdaten der in Abbildung 3.2 gezeigten Daten wurden im Zeitraum zwischen 1992
bis 1999 aufgenommen und iiberdecken somit mehr als 6 Umliufe des Planeten um den
Mutterstern.

Worauf jedoch bei diesem Planetensystem besonders hingewiesen werden muf}, ist das
Alter des Sterns  Horologii. + Horologii ist vom Spektraltyp GOV und die stellaren Para-
meter deuten auf ein — fiir extrasolare Planetensysteme — geringes Alter zwischen 0.03—
1-10° Jahren dieses Sterns hin.

So finden Rocha-Pinto & Maciel (1998) durch Vergleich von chromospérischer Emission,
Metalizitit und Isochronen ein Alter zwischen 1.6-10% und 6-10° Jahren. Eine detaillierte
chemische Analyse dieses Sterns von Porto de Mello und da Silva (2000, private Mitteilung)
deutet jedoch eher auf ein Alter von weniger als 5 - 10% Jahren hin. Vor allem die relativ
zur Sonne hohe Lithium und Barium Haufigkeit von log[ny;] = 2.45 und [Ba/Fe] = +0.17

®Die 3 Ausnahmen dieses Kriteriums sind die M Zwerge welche beobachtet wurden.
6 Ausnahme hier: das o Centauri System

"Bis zum Ende des Jahres 1999 wurden mehr als 3567 Spektren fiir dieses Projekt aufgenommen. Davon
allein mehr als 3021 bis Ende 1998 mit dem CAT Teleskop.
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Abbildung 3.3
Spektren von ¢ Horologii. Aufgenommen mit dem FEROS Spektrographen auf La Silla. Summe von 3

Spektren mit je 5 Minuten Integrationszeit. Das Auflosungsvermégen R = 50.000. Die Wellenléingenskalern
der Spektren wurden nicht ins Laborsystem transformiert.

3.3 a (links) Spektraler Bereich um die “Lil Linie bei A = 670.78 nm. Die Li Absorptionslinie ist deutlich zu
erkennen und weist auf ein geringes Alter von ¢ Hor hin. Die Linie ist durch die Fel Linie bei A = 670.74 nm
geblendet. 3.3 a (rechts) Spektraler Bereich um die Call K Linie. Das Spektrum von ¢ Hor ist das untere.
Zum Vergleich ist das durch den Jupitermond Europa reflektierte Sonnenspektrum um 0.25 nach oben
verschoben eingezeichnet. Die Sonne ist ein chromosphérisch inaktiver Stern und zeigt keine Emission im
Call Linienkern, wohingegen ¢ Hor diese aufweist.

weisen darauf hin. Diese Elemente werden durch Konvektion ins Innere des Sterns ge-
mischt und am unteren Rand der Konvektionszonen aufgrund der hohen Temperaturen
von T = 2.5 - 10° K durch Protonenbeschuf vernichtet (Walter et al. 2000). In Abbildung
3.3a ist ein Spektrum von ¢ Horologii der Region um die Lil Linie bei A = 670.7 nm dar-
gestellt. Diese Linie ist deutlich zu erkennen. Dies ist bei alten sonnendhnlichen Sternen
mit Wasserstoffkonvektionszone nicht zu erwarten. Die starke Rontgenleuchtkraft dieses
Sterns mit Ly = 68.3 - 1027 erg/s (Hiinsch et al. 1999) deutet, wie die chromosphérische
Emission von Call H+K (Abbildung 3.3b), auf magnetische Aktivitdt und damit auf ein
niedriges Alter hin. Die Aktivitdt von « Horologii ist auch der Grund fiir die, verglichen
zum MefBfehler von 17.4 ms™!, erhéhte Streuung der Daten um die bestangepasste Bahn
von 27 ms~! (Kiirster et al. 2000).

Aus all diesen Daten lisst sich « Horologii als Alter—Null-Hauptreihen Stern klassifizieren.

Bis zum jetzigen Zeitpunkt sind lediglich drei extrasolare Planetensysteme mit Altern
von < 1-10° Jahren bekannt: + Horologii, ¢ Eridani (Hatzes et al. 2000 8) und GJ 3021
(Naef et al. 2001). Bei einer zum jetzigen Zeitpunkt Gesamtzahl bekannter extrasolarer
Planetensysteme von mehr als 70 wird deutlich, dafl die Messung von RVs gerade bei
jungen Sternen problematisch ist.

3.3 Der Einfluf} stellarer Aktivitit auf RV Messungen

Seit einigen Jahren sind die instrumentellen Instabilititen bei der Bestimmung der RVs
soweit unter Kontrolle, dal extrasolare Planetensysteme mittels RVs gefunden werden
konnen. Bei den heute erreichten Préizisionen werden nun aber auch Effekte detektierbar,
die durch den Stern selbst hervorgerufen werden kénnen. Zum einen kann dies durch Pul-
sationen, also durch die Bewegung der Photosphire selbst geschehen (Hatzes & Cochran
2000). Zum anderen ist dies auch durch den Einflu von Oberflichenstrukturen auf die
Form der stellaren Absorptionslinien méglich.

®Es sei angemerkt, daf$ zum Nachweis dieses Planeten ebenfalls Daten der CES Durchmusterung ver-
wendet wurden.
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Im Folgenden soll vor allem diese Form der scheinbaren RV Variation untersucht werden.
Als Oberflachenstrukturen von Sternen sind Flecken, Granulationen und Fackeln bekannt.
Derartige Strukturen werden durch stellare Aktivitdt erzeugt. Unter stellarer Aktivitét
werden im weitesten Sinne sdmtliche durch Magnetfelder hervorgerufenen Phinomene der
Sternoberfliche bezeichnet’. Hierbei werden in der Konvektionszone des Sterns durch die
turbulente Bewegung des Plasmas starke Magnetfelder in einzelnen Volumenelementen
erzeugt. Ist der dadurch aufgebaute magnetische Druck klein gegen den thermischen und
turbulenten Gasdruck, bleibt das Magnetfeld im Volumenelement eingeschlossen. Die Kon-
vektion und die differentielle Rotation des Sterns bewirken eine Verdrillung der Magnetfel-
der in den Volumina, die durch die Konvektion aufsteigen. An der Oberflache schliesslich
wird die so aufgebaute magnetische Energie frei und fiihrt zu heissen Ausbriichen, den
Eruptionen oder Flares.

Die bekanntesten Oberflichenstrukturen der Sonne sind die Sonnenflecken. Gebiete, die
sich durch niedrigere Temperaturen gegeniiber ihrer Umgebung und durch starke Magnet-
felder auszeichnen. Solche Sonnenflecken entstehen wahrscheinlich durch unter der Photo-
sphire liegende magnetische Flufir6hren. Diese Fluir6hren werden durch die differenzielle
Rotation “langgestreckt”. Manche Teile dieser Flufirohren kénnen durch die Photosphére
treten, da aufgrund der starken Magnetfelder innerhalb der Flufirohren das Plasma die
Bewegung der Flufir6hre nicht behindern kann — der magnetische Druck ist héher als der
umgebende Gasdruck. Die Flufirohre hemmt damit auch die Konvektion und den Ener-
gietransport an die Oberfliche. Dies ist wahrscheinlich der Grund warum Sonnenflecken
kiihler als umliegende Gebiete sind.

Die auf anderen sonnendhnlichen Sternen nachgewiesenen Sternflecken, sind den Sonnen-
flecken dhnlich. Auch diese Flecken zeichnen sich durch, im Vergleich zur {ibrigen Pho-
tospére, niedrigere Temperaturen aus. Jedoch sind diese Flecken wesentlich grofler als
Sonnenflecken. Wahrend Sonnenflecken maximal 0.5% der Sonnenoberfliche bedecken, so
koénnen Sternflecken bis zu einigen 10% der Sternoberfliche einnehmen (Kiirster 1991).
Die Mechanismen, welche zu solch groflen Sternflecken fiithren, sind zur Zeit noch unklar.

Jedoch ist klar, dafl die Rotation der Sterne zu hohen Magnetfeldern und somit auch zu
magnetischer Aktivitat fithrt. Da nun gerade junge Sterne noch iiber einen hohen Dre-
himpuls verfiigen und schnell rotieren, zeigen gerade diese eine besonders starke Aktivitéit
(Noyes et al. 1984). Dies kann zum einen durch die Kernemission der Call H+K Linien,
welche in den heissen Gebieten der Chromosphire entstehen, Helligkeitsvariationen, die
durch Flecken verursacht werden oder eine erhthte Rontgenleuchtkraft beobachtet werden.
Das Wechselwirkungsszenario zwischen Stern und Planet wurde von Cuntz et al. (2000)
untersucht. Danach konnte ein sehr nahe dem Stern umlaufender jupiterdhnlicher Planet
durch seine Gezeiten— und eventuelle magnetische Wechselwirkung mit dem Stern, dessen
Dynamoaktivitit verstirken und so die stellare Aktivitat steigern. Jedoch bedarf dieses

Gebiet weiterer Untersuchung sowohl von der Theorie als auch von den Beobachtungen
her.

Dafl diese Effekte tatsichlich die RV Messung beeinflussen, wurde von Saar & Donahue
(1997), Saar et al. (1998), Saar & Fischer (2000) und Santos et al. (2000) anhand der Daten
der laufenden RV Durchmusterungen nachgewiesen. Diese Autoren finden eine starke Kor-
relation der RV “Prézision”. Besser wére es, dies als RV Stabilitit des Sterns zu bezeichnen.
Analag den oben beschriebenen Aktivititsindikatoren findet man: chromosphérische Emis-
sion (Call H+K), Helligkeitsvariationen, kurze Rotationsperioden (P, < 7 — 10 Tage).
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Abbildung 3.4

Simulation eines Flecks auf # = 60° nordlicher Breite mit einem Radius von p = 30°. Die Inklination des
Sterns ist i = 60°. Der Fleck ist 30% dunkler als die iibrige Photosphére.

3.4a (oben) Oberflichenkarten zu drei verschiedenen Rotationsphasen ®. Von links nach rechts ist ® =
0.65, 0.0 und 0.15.

3.4b (mitte) Absorptionslinienprofil des Sterns. Berechnet an den gleichen Phasenpunkten wie in a).
Angenommen wurde ein vsini = 5 kms™!. Die Linie liegt bei Ao = 540 nm. Im mittleren Bild (® = 0) ist
zum Vergleich das Absorptionsprofil des Sterns ohne Fleck (® = 0.5) punktiert dargestellt. Man erkennt
deutlich die durch den Fleck verursachte fehlende Absorption (Quasi-Emission). Asymmetrien der Profile
bei ® = 0.65 (links) und ® = 0.15 (rechts) sind schwach erkennbar.

3.4 c (unten) RV (oder Schwerpunkts—) Verdnderung iiber eine Rotationsperiode des Sterns. Die in b)
dargestellten Linien sind mit den zugehorigen RV Punkten der Phase durch die Linien verbunden. Der
betrachtete Fleck verursacht eine RV Amplitude von K ~ 500 ms™ .
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3.3.1 RV Variation durch Sternflecken

Welchen Einflufl haben nun derartige Sternflecken auf die Bestimmung der RV 7

Um dies fiir Félle zu untersuchen, in welchen die Gréfle und Anzahl Flecken vorgegeben
werden kann, wurden Simulationen von Flecken auf Sternen durchgefiihrt. Das Simulati-
onsverfahren beruht auf dem sogenannten Doppler Imaging.

Betrachtet man die Scheibe eines rotierenden Sterns, so haben Linien parallel zur Rota-
tionsachse die gleiche Geschwindigkeit relativ zum Beobachter. Wandert im Laufe einer
Rotationsperiode ein Fleck iiber die dem Beobachter zugewandte Seite des Sterns, so kann
jeder Position des Flecks auf der Oberfliche eine bestimmte Rot— oder Blauverschiebung
zugeordnet werden.

Der Fleck, also eine kiihle Region, hat einen geringeren Kontinuumsfluf} als die sie umge-
bende Photosphiire des Sterns. Daher erscheinen diese Flecken auch dunkel im Vergleich
zu ihrer Umgebung. In einer — relativ zum Kontinuum normierten — Spektrallinie wird der
Fleck damit zu einer Quasi-Emission fiihren. Diese Quasi-Emission wird, bedingt durch
die Rotation des Sterns, die Linie vom Blauen zum Roten hin durchlaufen. Die Spek-
trallinie ist damit eine 1 dimensionale Abbildung der 2 dimensionalen Sternoberfliche.
Dies ist das Prinzip des Doppler Imagings. Diese Technik wird seit einigen Jahren mit Er-
folg zur Kartierung von Sternoberflichen angewandt (Vogt & Penrod 1983, Kiirster 1991).

Simulationen

Fiir die hier durchgefiihrten Simulationen wurde das Programm von Kiirster (1991) zur
Berechnung von Absorptionslinienprofilen von Sternen mit verschiedenen Rotationsge-
schwindigkeiten v sin4 und mit verschiedenen Fleckenkonfigurationen verwendet. Die dem
Beobachter zugewandte Seite des Sterns wird hierbei mittels 2038 Zonen diskretisiert. Der
Fleck wurde als in sphérischer Projektion kreisférmig, mit einem Radius p angenommen.
Die Position des Flecks wird durch die stellare Breite ® und Lénge ¢ angegeben. Es wur-
den 20 Linienprofile in dquidistanten Zeitschritten, iiber eine volle Rotation verteilt, fiir
jede Fleckenkonfiguration berechnet. Insgesamt wurden 25 verschiedene Fleckenkonfigura-
tionen betrachtet. Eine Auflistung der betrachteten Fleckenkonfigurationen ist in Tabelle
3.1 gegeben. Diese wurden fiir Sterne mit vsin¢ = 2.5, 5.0, 7.5, 10.0 ,12.5 ,15.0 ,17.5
und 20 kms~! berechnet. Als Inklination des Sterns wurde fiir alle Modelle 4 = 60° ange-
nommen.

Analyse der Simulationen

Um aus den erhaltenen Linienprofilen die RV zu ermitteln wurde der mit dem Fluf} ge-
wichtete Mittelwert der Linie verwendet:

N
RV = > (i fi) (3.13)

wobei f; der Flufl an der Stelle z; (der Wellenldnge) ist. Diese Definition der RV ist, wie
noch gezeigt werden wird, nicht die wirklich gemessene RV. Jedoch ist auch die wahre RV
Bestimmung eine Bestimmung des Schwerpunkts, der aber aus vielen Linien gemittelt wird.
In erster Ndherung wird aber diese Definition der RV das Verhalten der wahren RV richtig
wiedergeben. Der Fluf} der Linie f; wird hier als das Residuum zwischen der berechneten
Absorptionslinie f;, und dem Kontinuum f; g gesetzt: f; = fi k — fia = 1 — fio. Dadurch
wird aus der urspriinglichen Absorptionslinie eine Emissionlinie. Dieses Vorgehen hat rein
technchnische Griinde.

i

Die Begriffe der stellaren und magnetischen Aktivitit werden oft als Synonyme gebraucht. Es werden
in dieser Arbeit nur Sterne betrachtet die eine Konvektionszone haben, die fiir Aktivitdtserscheinungen
Vorraussetzung ist.
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| Anzahl Flecken | ) | 0 | P | Fs/Fp |
0 60 15 0.3
0 60 30 0.3
0 30 30 0.3
0 30 15 0.3
0 120 15 0.3
0 60 15 0.15
0 60 30 0.15
0 120 15 0.15
0 60 10 0.3
0 60 5 0.3
0 60 2.5 0.3
0 60 1 0.3
0 60 0.5 0.3

N R Ol I N I N N R N B N B N e e el e B S e e e N

0/60 | 60/30 [15/15|0.3/0.3
0/90 | 60/30 [15/15|0.3/0.3
0/120] 60 /30 [15/15|0.3/0.3
0/180 | 60 /30 |15/ 15|0.3/0.3
0/60 | 60/120|15/15|0.3/0.3
0/90 | 60/120 |15/ 15|0.3/0.3
0/120|60/120 |15/ 15|0.3/0.3
0/180 |60 /120 |15/ 15|0.3 /0.3
0/60 | 60/60 |15/ 15|0.3/0.3
0/90 | 60/60 [15/15|0.3/0.3
0/120| 60 /60 |15/ 15|0.3/0.3

Tabelle 3.1 Liste der betrachteten Fleckenmodelle. ¢ und 6 geben als Linge und Breite die Position des
Flecks auf der Sternoberfliche an. p ist der Radius des Flecks und Fis/Fp gibt das Verhiltnis des Flusses
des Flecks zum Flufl der umgebenden Photosphire an. Bei allen Modellen wurde eine Inklination von
i = 60° angenommen.

Der Effekt eines Flecks auf die RV wihrend der Rotation des Sterns ist in Abbildung 3.4
exemplarisch dargestellt. Wird der Fleck auf der dem Beobachter zugewandten Seite sicht-
bar, so entsteht im blauen Bereich der Absorptionslinie die Quasiemission. Da bei langsam
rotierenden Sternen mit vsini < 15 kms™! das Profil nur wenig rotationsverbreitert ist,
fithrt die Quasiemission in dem dargestellten Fall lediglich zu einer Asymmetrie und ist
nicht als echter Buckel in der Linie zu erkennen. Wenn sich der Fleck auf der Sternschei-
be weiterbewegt, wird die projezierte Fliche des Flecks grofler und damit nimmt auch
die Hohe des Buckels zu. Beziehungsweise wird die Asymmetrie der Linie stirker. Da der
Buckel sich im Blauen befindet, wandert der Schwerpunkt (Gleichung 3.13) der Linie ins
Rote — dies fithrt zu einer scheinbaren Anderung der RV. Passiert der Fleck den Meridian,
befindet er sich im Kern der Linie. Der Buckel ist symmetrisch um den Linienkern und
bewirkt damit auch keine Asymmetrie im Linienprofil — die RV geht auf Null zuriick. Nach
der Meridianpassage befindet sich der Fleck auf der Seite des Sterns, welche sich vom Be-
obachter wegbewegt und der Buckel wandert so auf die rote Seite der Linie. Die RV wird
sich entsprechend zum Blauen hin verschieben.

Es ist offensichtlich, dafl dieser Effekt zum einen von der Gréfle des oder der Flecken
und von der Rotationsgeschwindigkeit vsins des Sterns abhiingt. Wie sich die Grofie des
Flecks und das vsini quantitativ auf die RV auswirkt, ist in Abbildung 3.5 gezeigt. Es
wurde lediglich ein Fleck mit unterschiedlichen Radien betrachtet und die maximale RV
Amplitude aus den Linienprofilen nach Gleichung 3.13 bestimmt. Dies wurde fiir Werte im
Bereich von 2.5 kms™! < vsini < 20.0 kms™! in Schritten von 2.5 kms™" durchgefiihrt. Die
Kurven fiir einige v sini Werte sind ebenfalls in Abbildung 3.5 gezeigt. Diese Ergebnisse
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Abbildung 3.5
Abhingigkeit der RV (Halb-)Amplitude vom Fleckenradius p und von der Rotationsgeschwindigkeit des

Sterns vsin . Aus Darstellungsgriinden ist nur der Bereich bis RV = 1000 ms™" aufgetragen. Der maximale

RV Ausschlag ist im Falle der Kurve fiir vsini = 20 kms™" RV = 1735 ms™'. Es sind nur Rechnungen
mit einem Fleck dargestellt.

lassen sich analytisch durch einen quadratischen Ausdruck in p approximieren:
RVamplitude = a + bp + cp* | (3.14)

wobei sich die Koeffizienten als lineare Abhéngigkeiten von v sini schreiben lassen:

a=—0.45+1.02-vsins ,
b=6.75-10"24+8.87-1072 - vsini ,
c=—-4.63-10"3+9.93-10 2 -vsini .

Diese Relation geht konform mit den Resultaten von Saar & Donahue (1997) und Hatzes
(1998). Die lineare Abhéngigkeit der RVampiitude von vsini und ein Potenzverhalten bei
der Abhéngigkeit von p.

Linienasymmetrien

Wie liesse sich nun die so erzeugte RV Variation korrigieren 7 Diese Frage erhebt sich, will
man RV Durchmusterungen nicht nur auf alte, langsam rotierende und inaktive Sterne
beschrianken.

Die scheinbare RV Variation ist eine durch den Fleck verursachte Asymmetrievariation im
Absorptionslinienprofil. Es ist daher sinnvoll, das Asymmetrieverhalten der Linie durch
andere Indikatoren zu untersuchen. Eine Untersuchung der stellaren Linien mittels Doppler
Imaging Techniken liegt nahe. Jedoch ist diese Technik lediglich bei schnell rotierenden
Sternen mit vsini > 15 — 20 kms~! méglich. Damit kommen diese Objekte aber nicht
als Ziele fiir hochprizise RV Messungen in Frage, da durch die Rotationsverbreiterung die
Linienprofile extrem “seicht” werden und der Gradient |0F/0\| klein ist.
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In der Astronomie ist ein Standardverfahren fiir die Untersuchung von Linienasymmetri-
en die Konstruktion des sogenannten Bisektors. Dies geschieht durch die Verbindung der
Mittelpunkte der Verbindungslinie zwischen zwei Punkten gleichen Flufles in einer Ab-
sorptionslinie. Als quantitatives Maf} fiir Anderungen der Asymmetrie einer Linie wird
oft der sogenannte Span verwendet (Toner & Gray 1988). Hierbei wird lediglich der Ge-
schwindigkeitsunterschied zweier Punkte des Bisektors betrachtet und dessen Variation
als quantitative Grofe fiir die Asymmetrieinderung benutzt (Toner & Gray 1988). Hatzes
(1998) konnte in Simulationen Span— und RV Variationen eines photosphérischen Flecks
korrelieren und damit die RV korrigieren. Im Folgenden wird ein neuer Ansatz beziiglich
der Definition des Asymmetriemafles betrachtet. Eine Linie kann als eine Verteilung von
Werten betrachtet werden. Jedem dieser Werte A ist mit dem Fluff gewichtet (siehe Glei-
chung 3.13). Das j—te Moment einer Verteilung ist definiert als (Press et al. 1992):

M= %S0z —z) .

Der flufigewichtete Mittelwert nach Gleichung 3.13 entspricht also dem ersten Moment. Das
Moment zweiter Ordnung M, gibt die Abweichung eines Werts vom Mittelwert an und ist
somit ein Maf fiir die Breite der Linie. v/ Ms wird als Standard Abweichung einer Verteilung
bezeichnet. Die Momente hoherer Ordnung geben weitere Eigenschaften der Verteilung
an. So ist das Moment dritter Ordnung ein Indikator fiir Fliigel der Verteilung in positive
oder negative Richtung. Dies ist gerade ein Maf} fiir die Asymmetrie der Verteilung. Das
Moment dritter Ordung wird auch Skewness genannt und wird als dimensionslose Grofie
definiert (Press et al. 1992):

1 (:L“ifi—f):a_

Skew =
Zi fi izl o

(3.15)

Fiir die folgende Betrachtung sind diese ersten drei Momente ausreichend.

Wie die RV von der Breite o und der Asymmetrie, ausgedriickt durch Skew, abhéingt ist in
Abbildung 3.6a und 3.6b gezeigt. Hier sind samtliche in Tabelle 3.1 aufgefithrten Flecken-
konfigurationen in je einem Bild zusammengefasst. Zu jedem Fleckenmodell wurden an je
20 Phasenpunkten das Absorptionslinienprofil berechnet. Aus diesen wurde dann RV, o
und Skew bestimmt.

Es zeigt sich, dal RV = f(o) (Abbildung 3.6a) oder RV = f(Skew) (Abbildung 3.6b) kei-
ne eindeutigen Abhingigkeiten wiedergeben und somit als Korrekturfunktion ungeeignet
sind. Aber das Produkt von ¢ und Skew zeigt eine eindeutige funktionale Abhingigkeit:
RV = f(o - Skew) (Abbildung 3.6 ¢). Das Verhalten von RV = f(o - Skew) lésst sich in
drei Gebieten stiickweise durch Polynome approximieren:

—1500 ms~! < o0Skew < 120 ms™' : RV = ay + by(0Skew) ,
—120 ms ! < oSkew < 120 ms~ ! : RV = ay + by(0Skew) + ca(0Skew)? + do(0Skew)? |
120 ms~! < oSkew < 1500 ms~! : RV = a3 + b3(0Skew) .

Die Parameter a;, b;, ¢;, d; konnen als Funktionen von v sins dargestellt werden:

ay = —20.83 — 26.75 - (vsini) , by = —0.14 - (vsini)~' — 1.51;

as = —6.28 - 1072 4+ 2.60 - 10 2(vsini) , by = —1.66 - 10~ 2(vsini) ! — 0.43 ,

co = —5.11-1075(vsini)~! = 1.07-107% | dy = —7.90 - 1075 (v sini)~'> + 2.56 - 10~7;
a3 = —21.94 — 27.14 - (vsini) , by = —0.15 - (vsini)~' — 1.52.

Die Genauigkeit der angegebenen Funktionen hingt vor allem von der Parameterisierung
in v sin ab. So ist die Anpassung fiir ein gegebenes v sini besser als 3 ms~!, wohingegen die
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angegebene Formel mit der expliziten vsin4 Abhéingigkeit mit 8 ms™' deutlich schlechter
ist. Dennoch sei diese hier angegeben, da sie als eine niitzliche Relation erscheint, welche
eine extrem groflen Parameterbereich abdeckt.

Es kann aufgrund der hier durchgefiihrten Simulationen festgestellt werden, daf} sich die
RV fiir den Einflufl von Flecken durchaus korrigieren lisst. Als guter Asymmetrieindikator
wurde das dritte Moment einer Verteilung, die Skewness, gefunden. Diese in Verbindung
mit dem zweiten Moment, der Standardabweichung o, ergibt eine eindeutige Relation mit
der RV.

3.4 Sind prazise RVs aktiver Sterne moglich ?

Die durchgefithrten Simulationen zeigen, dafl eine Korrektur der RVs fiir den Einflufl
von Sternflecken — zumindest theoretisch — moglich ist. Ob sich eine solche Korrektur
auch praktisch durchfiihren lisst soll im Folgenden untersucht werden. Die Ergebnisse von
Saar & Fischer (2000) haben bereits angedeutet, dafl es durchaus eine, wenn gleich nicht
stark ausgeprigte, Korrelation zwischen chromosphérischer Emission und RVs gibt. Jedoch
erhebt sich hierbei das Problem, daf} fiir die Messung der RVs keine chromosphirischen
Linien verwendet werden. Selbst wenn solche Linien im spektralen Bereich, der fiir die
Bestimmung der RVs genutzt wird, vorhanden sein sollten, stellt sich die Frage, in wie
weit solch vereinzelte Linien sich auf die RVs — welche ja eine Zahl ist die aus vielen Linien
bestimmt wird — auswirkt. Dies miindet direkt in die Wechselwirkung von Photosphére und
Chromosphire. Es ist nicht klar, ob photosphérische Flecken immer mit chromosphérischer
Aktivitit korreliert sind.

Ein direktes Vorgehen ist die Suche nach Linienprofilvariationen bei den Linien, die tatséchlich
fiir die Messung der RV genutzt werden. Um dies zu untersuchen, wurde ein Beobachtungs-
programm mit dem Ziel durchgefiihrt, die Linien, welche fiir die RVs genutzt werden,
praktisch zeitgleich auch auf ihr Asymmetrieverhalten hin zu untersuchen.

3.4.1 Beobachtungsprogramm und Strategie

Es wurden im Verlauf des Jahres 2000 drei aktive Sterne mit bekannter Rotationsperi-
ode beobachtet. Die Beobachtungen wurden mit dem Ziel geplant, mindestens eine Ro-
tationsperiode mit moglichst guter Phasenabdeckung zu iiberdecken. Da Flecken meist
kurzlebige Erscheinungen sind, diese jedoch iiber eine Rotationsperiode als statisch ange-
nommen werden kénnen, wie man von der Sonne weiss, ist eine gute Phaseniiberdeckung
einer Rotationsperiode fiir dieses Programm absolut notwendig. Dies hat dann aus beob-
achtungstechnischen Griinden die Konsequenz, dafl nur Sterne mit Rotationsperioden von
P,; < 10 Tagen beobachtet werden konnen. Zum anderen sind solche Sterne natiirlich fiir
dieses Projekt bevorzugt, da schnelle Rotation, also kurze Rotationsperioden, die magne-
tische Aktivitdt und so das Auftreten von Oberflicheneffekten fordert (Noyes et al. 1984,
Kiirster 1991).

Es wurden zwei Beobachtungskampagnen fiir dieses Projekt durchgefiihrt. Die Erste fand
im Zeitraum vom 16.02.2000 bis zum 24.02.2000 wihrend neun konsekutiver Nichte statt.
Die Zweite wurde zwischen dem 12.Juli 2000 und dem 22. Juli 2000 wéihrend 10 aufein-
anderfolgender Néchte durchgefiihrt. Die Nichte vom 12.-13. und vom 20.-21. Juli 2000
wurde nicht beobachtet.

Von den Programmsternen mussten zweierlei Art Daten mdglichst zeitgleich gewonnen
werden: prizise RVs und préizise Linienprofile. Fiir die préizise Messung von Linienasym-
metrien ist eine hohe Dispersion notwendig. Das spektrale Auflésungsvermogen des Spek-
trographen mufl R > 10° betragen (siehe zum Beispiel Gray 1997). Ublicherweise wird in
anderen derartigen Untersuchungen der Bisektor betrachtet. Die genannte Anforderung an
das spektrale Auflésungsvermogen ist der allgemeine Konsens fiir Bisektoranalysen. In der



26

1000

3 PRAZISE RADIALGESCHWINDIGKEITEN VON JUNGEN STERNEN

1000

RV [m/s]
‘ T T
2
#
s
‘ L L
RV [m/s]
‘ T T
/\%
%
‘ L L

4 N
| AA‘ — = %‘. - -
—1000 - o —1000 |- n =
L g L i
o i - ) i
I B BN B L L L1
~0.1 0 0.1 0 5000 10*
Skewness o [m/s]
1000 | .
- L i
N

g 0 -

— L i

A L i

L o i

—~1000 | SN .

L AN i

‘\o

| AN -

L o) AN

L | | | | | 4

—~1000 1000

o Skewness [m/s]

Abbildung 3.6

Asymmetrie- und Radialgeschwindigkeitsdnderungen durch Flecken.

3.6 a (oben, links) RV iiber Skewness fiir alle 25 Fleckenkonfigurationen aus Tab.3.1. Jeder Punkt gibt
einen Phasenpunkt einer Rotationperiode wieder. Gezeigt sind Modelle fiir vsini = 5 (Sternchen), 10
kms™' (Dreiecke) und 15 kms™" (Punkte).

3.6 b (oben, rechts) RV als Funktion von o. Symbole wie in a).

3.6 ¢ (unten) RV als Funktion von o - Skew. Es ergibt sich eine eindeutige Relation. Symbole wie in a)
und b). Die Linien zeigen die stiickweise angepassten Funktionen (siehe Text) der unterschiedlichen v sin ¢

Werte: durchgezogene Linie: 5 kms™! gepunktet: 10 kms™* !

; gestrichelt: 15 kms™".

hier vorgestellten Arbeit soll aber erstmalig die oben beschriebene Momentenentwicklung
der Spektrallinien durchgefithrt werden. Ob dieses Verfahren auch bei geringerer Auflésung
durchgefiihrt werden kann, ist nicht klar. Tests diesbeziiglich wurden nicht durchgefiihrt,
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wéren jedoch fiir zukiinftige Anwendungen niitzlich, da eine geringere spektrale Auflésung
ein hoheres Signal des Spektrums zur Folge hétte. Weiterhin sind fiir diese Form der Ana-
lyse hochste Signal zu Rausch Verhéltnisse erforderlich. Fiir die Bisektoruntersuchung gilt
als minimales S/N 2 200 (Toner & Gray 1988, Gray & Hatzes 1997)

Fiir diese Untersuchung wurde der CES verwendet. Dieser bietet in der aktuellen Konfi-
guration mit der “Very Long Camera” VLC (siche A.3) ein R =~ 2.0 — 2.3 - 10°. Durch die
Verbindung mit dem 3.6 m Teleskop ist auch ein guter Flufy gewéhrleistet. Somit bietet
der CES fiir Bisektoruntersuchungen optimale Bedingungen.

Ebenfalls bietet der CES eine sehr gute RV Prézision. Standardméssig kénnen mit diesem
Instrument in Verbindung mit der Iodzelle RVs mit einer Prizision von ~ 10 ms™! ge-
messen werden (Endl et al. 2001, Endl 2001) — ein gutes Signal-zu-Rausch Verhiltnis und
einen inaktiven, RV konstanten Stern vorrausgesetzt.

Die Daten miissen so gut wie moglich zeitgleich aufgenommen werden, damit die RVs
und die Linienprofile die gleiche Rotationsphase des Sterns abbilden. Die stellaren Lini-
enprofile werden durch die Verwendung der Iodzelle durch die Absorptionslinien des Tods
kontaminiert und kénnen nicht fiir die Asymmetriebetrachtung verwendet werden. Es ist
daher nétig, Spektren mit und ohne Iodlinien aufzunehmen. Dies bedeutet im Falle des
CES lediglich das Einbringen in den, oder Entfernen der Iodzelle aus dem Strahlengang
im Eingangsbereich des Spektrographen (siehe Abbildung 3.1). Dieser Vorgang bedarf im
Falle eines geiibten Beobachters — inklusive dem Weg vom Kontrollraum — weniger als 2
Minuten.

Damit ergibt sich die Beobachtungsstrategie wie folgt: zunichst werden mehrere Spektren
des Sterns mit Iodzelle gewonnen. Danach wird die Iodzelle entfernt und dann werden
Spektren ohne lodzelle aufgenommen. Nimmt man als typische Rotationsperiode der hier
betrachteten Sterne ein P,,; = 5 Tage an, dann entspricht ein Zeitraum von einer Stunde
einer Phaseninderung von weniger als 1%. Da mit der vorgestellten Beobachtungsstrategie
die Daten fiir die RV— und Linienprofilmessung meistens in weniger als einer Stunde aufge-
nommen werden konnen, ist die Phaseninderung durch die Rotation des Sterns innerhalb
dieses Zeitraums vernachléssigbar.

Um néichtliche Mittelwerte erhalten zu kénnen, wurden jeweils meherere Spektren mit und
ohne JTodzelle in jeder Nacht aufgenommen. Bei den ersten Messungen im Februar wurden
jeweils drei Spektren mit und ohne Iodzelle aufgenommen. Es hat sich jedoch gezeigt, dafl
die Identifikation eines Ausreiflers besser gelingt, wenn mehrere solche Spektren aufgenom-
men werden. Daher wurden bei den Beobachtungen im Juli und August fiinf Spektren mit
und drei ohne Todzelle aufgenommen. Die Spektren mit Iodzelle sollten um die héchste RV
Préazision zu gewéahrleisten, nicht linger als ~20 Minuten integriert werden. Bei ldngeren
Belichtungszeiten ist die Erdrotation nicht mehr vernachléssigbar und das Spektrum wird
“ausgeschmiert”. Um diesen Effekt auch in den Spektren ohne Iod nicht in Betracht zie-
hen zu miissen, ist auch die Integrationszeit dieser Spektren nicht ldnger als 20 Minuten
gewéhlt worden. Damit werden auch Kurzzeitph&inomene der Sterne, wie Flares, praktisch
kaum in Erscheinung treten!?. Um das notwendig Signal-zu-Rausch Verhiltnis fiir prizi-
se RVs in solch kurzer Zeit zu erhalten, kommen als Programmsterne lediglich Objekte
mit V< 9 mag in Betracht. Die Anforderungen an das Signal sind fiir Bisektormessun-
gen erheblich hoher. V< 7 mag ist fiir die Progammsterne hierfiir im Falle des CES ein
optimistischer Anhaltswert.

Die Liste der Programmsterne mit deren wichtigsten Eigenschaften ist in Tabelle 3.2 zu-
sammengefasst.

OKurzzeitphinomene mit Zeitskalen von wenigen Minuten sind zwar durchaus méglich und von der
Sonne her auch bekannt, jedoch handelt es sich dabei in den allermeisten Fillen um lokal stark begrenzte
Erscheinungen. Daher ist es zumindest unwahrscheinlich, daf} sich diese auf das iiber die gesamte Sterno-
berflache integrierte Lininenprofil auswirken.
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Stern Spektr. Typ V Prot vsing
mit Referenz [mag] | [Tage] | [km s~!]
HD 131156, £ Bootis A T G8V 6.12 | 6.2 3
HD 166435 T G0 6.85 3.8 [ 7.6%0.5
HD 17051, « Hor ™ GOV 5.40 ~8 |55+0.5

Tabelle 3.2
Daten der im Rahmen dieses Programms untersuchten aktiven Sterne. Die Daten wurden den folgenden
Referenzen entnommen: I- Toner & Gray (1988), II-Queloz et al. (2001), III-Kiirster et al. (2000).

Im Folgenden wird zunéchst anhand der Beobachtungen von £ Bootis A exemplarisch das
Analyseverfahren demonstriert werden und dann die weiteren Programmsterne betrachtet
werden.

3.4.2 ¢ Bootis A

Friihere Messungen

Der Stern ¢ Bootis A (HD 131156) gehort zu den am besten untersuchten sonnenihnlichen
Sternen. Walker et al. (1995) haben fiir diesen Stern iiber mehr als 10 Jahre hinweg RVs
gemessen und keinen Hinweis auf eine, im Vergleich zu ihrer MeBprizision von 16 ms™',
erhohte RV Variation gefunden. Betrachtet man jedoch die von Walker et al. (1995) publi-
zierten Daten (Abbildung 3.7a), wird auch offensichtlich, daf§ dieser Stern wihrend einiger
Zeiten stirker variiert als zu anderen. So “springt” die RV zum Beispiel in der Nacht mit
BJD=2446538 um iiber 30 ms~'. Da diese Durchmusterung mit dem Ziel begonnen wur-
de, ein dem Sonnensystem &hnliches Planetensystem zu finden, also ein Signal mit einer
Periode von mehreren Jahren zu detektieren, wurden die Beobachtungen nicht im Hinblick
auf Kurzzeitvariationen durchgefiihrt und analysiert.

& Bootis A ist auch Objekt des Planetensuchprogramms des Lick Observatoriums. Eine
Analyse der ersten 11 Jahre dieses Programms seit Ende der 80iger Jahre durch Cumming
et al. (1999) zeigt fiir £ Bootis A eine erhohte Streuung von rmsgpooa = 34.1 ms™' 1. Als
wahrscheinlichste Periode finden diese Autoren P = 3.78 Tage.

¢ Bootis A wird besonders interessant durch die Beobachtungen von Toner & Gray (1988).
Diese haben Bisektorvariationen mit einer Periode von Pyge; = 6.43 £0.01 Tagen bei die-
sem Stern detektiert. Toner & Gray (1988) fithren die von ihnen gefundenen periodischen
Bisektorvariationen auf eine Region mit ~ 200 K geringerer Temperatur und stark erhéhter
Geschwindigkeitsdispersion der Granulationen im Vergleich zur umgebenden Photosphére
zuriick. Toner & Gray (1988) bezeichneten diese Region des Sterns als Starpatch, da sich
diese Region nicht als Fleck oder Plage charakterisieren lisst. Die gefundenen Bisektorva-
riationen waren iiber mehr als 3 Jahre hinweg stabil und lassen diesen Starpatch als eine
langlebige Struktur erscheinen.

Langzeitvariationen dieses Sterns wurden von Gray et al. (1996) untersucht. ¢ Bootis A
ist photometrisch Variabel und zeigt auch Variationen der chromosphérischen Aktivitét.
Weder Gray et al. (1996) noch Walker et al. (1995) untersuchten ihre Datensitze auf
eventuelle Korrelationen. Bisektorvariationen sollten sich eingentlich direkt auf die RV
Messung auswirken. Dies scheint bei & Bootis A aber nicht der Fall zu sein.

Die Daten von Walker et al. (1995) sind iiber SIMBAD verfiigbar und kénnen untersucht
werden. Abbildung 3.7a zeigt die von Walker et al. (1995) gemessenen RVs. Fiihrt man
eine Periodogrammanalyse nach Scargle (1982) dieser Daten im Periodenbereich von 1 bis
20 Tagen durch, so ergibt sich Abbildung 3.7b.

" Cumming et al. (1999) beriicksichtigen bei der fiir einen Stern erwarteten Streuung intrinsische Varia-
bilitéten.



3.4 Sind prézise RVs aktiver Sterne mdglich ? 29

— —— T T 1
L £ Bootis A 1 6L Pll Flz i
100 + Daten nach Walker et al. (1995) i E
< % iﬁﬁ { { } ] 5 T ]
E oL é ﬁ t é ; t ] :
= m
B | {EE
? ﬁ } H ! 2r ]
~100 |- $ .
P IR NI BRI R R R B R I
5000 6000 7000 8000 9000 5 10 15 20
BJID—2440000 Periode [Tage]

Abbildung 3.7
3.7 a (links) RVs Messungen von Walker et al. (1995) im Zeitraum von 1980 bis 1992.

3.7b (rechts) Periodogramm der RVs Messungen von Walker et al. (1995) im Periodenbereich von 1 bis
20 Tagen. Zwei Signale mit P; = 6.6 Tagen und P> = 10.5 Tagen sind zu erkennen. Beide Signale sind
kompatibel mit friiher publizierten Variabilitéitszeitskalen (Gray et al. 1996).

Man erkennt zwei Signale, die sich durch eine hohe Power auszeichnen. Die erste Pe-
riode liegt bei P, = 6.66 Tagen. Diese Periode ist damit sehr dhnlich der Periode der
Bisektorvariationen Ppiser = 6.43 Tagen. Das zweite Signal liegt bei einer Periode von
P> = 10.52 Tagen. Eine ganz dhnliche Periode mit P ~ 10.15 Tagen wurde in einer frithen
Studie von Rucinski (1980) fiir die Variabilitidt von £ Bootis A angegeben.

Diese neue Analyse legt also in der Tat einen Zusammenhang zwischen Bisektor— und RVs
Variationen nahe.

Neu gewonne Radialgeschwindigkeiten

Die hier gezeigten Daten von & Bootis A wurden in der Juli-August Beobachtungskam-
pagne gewonnen. Es wurden in jeder Nacht 5 Spektren durch die Iodzelle hindurch mit
einer Belichtungszeit von 5 Minuten aufgenommen. Aus diesen Daten wurden mit dem
Programmpaket AUSTRAL (Endl et al. 2000) die RVs bestimmt. Die in jeder Nacht ge-
wonnenen 5 RVs Mefiwerte wurden gemittelt und die rms dieser Daten als Meffehler
angesetzt'? Das Ergebnis ist in Abbildung 3.8 dargestellt. )

Im Verlauf der 12 Néchte zeigt ¢ Bootis A eine signifikante RV Anderung von 45 ms™'.
Daf diese Datenpunkte keine Ausreisser sind, zeigt der Vergleich mit im selben Zeitraum
aufgenommenen Daten von GJ 570 A, einem RV konstanten Stern (Endl et al. 2000), in
Abbildung 3.9. In der letzten Beobachtungsnacht zeigt sich ein RV Ausschlag in positive
Richtung mit einer Amplitude von 82 ms™1.

Linienprofilvariationen

Es soll nun eine Korrelation zwischen Asymmetrievariationen der stellaren Absorptionsli-
nien und der RV gesucht werden. Um dies direkt auf den einzelnen Linien der Spektren
durchfithren zu konnen, ist zunichst eine Verschiebung der Spektren auf einen gemein-
samen Nullpunkt notwendig. Durch die Rotation der Erde und deren Bewegung um die
Sonne werden die Spektren Dopplerverschoben sein. Es wurde die zum Beobachtungszeit-
punkt baryzentrische Geschwindigkeit im Rahmen der Datenreduktion berechnet (siehe
Anhang A). Alle Spektren wurden um diese baryzentrische Korrektur verschoben und

2Dies ist eine andere Fehlerdefinition als sie sonst fiir mit der Todzelle gewonnene RVs iiblich ist. Die
Streuung der einzelnen spektralen Abschnitte eines Spektrums die fiir die Bestimmung der RV genutzt
werden wird sonst als Fehler der Messung angegeben. Der hier angegebene Fehler des néchtlichen Mittel-
werts ist jedoch realistischer, da dieser mehrere individuelle und vollstdndig unabhéngige RV Messungen
beinhaltet.
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Abbildung 3.8
RVs von & Bootis A gemessen mit dem CES im Juli und August 2000. Die Punkte sind néchtliche Mit-
telwerte und wurden aus fiinf konsekutiven Spektren bestimmt. Die Fehlerbalken geben die rms der fiinf

RVs Messungen der Nacht wieder. Die Streuung aller Werte betriigt rms = 30.8 ms™!. Betrachtet man
nur die Juli Daten (bis BJD=2451750) betriigt die rms = 17.9 ms™'. Der mittlere Fehler der RV betrigt

fiir alle Daten ory = 9.5 ms™!, nur fiir die Juli Daten betrigt der mittlere Fehler ogy = 8.7 ms™'.

die Wellenldngenskala in Geschwindigkeiten relativ zu A\g = 537.68 nm umgerechnet. Die
Spektren wurden schliesslich durch eine Splineinterpolation (Press et al. 1992) auf Pixel-
breiten mit 200 ms~' gebinnt. Ein ¢ Bootis A Spektrum ist in Abbildung 3.10 gezeigt.
Typischerweise betréigt das Signal zu Rausch Verhéltnis dieser Spektren 300 < S/N < 500.

Es wurden danach die Positionen der Linien bestimmt, fiir welche eine Analyse sinnvoll
erscheint. Im Gegensatz zur Bisektorenanalyse kénnen auch sich iiberlagernde, oder ge-
blendete, Linien ausgewihlt werden. Dies ist im Falle der CES Spektren auch praktisch
unvermeidbar. Um gute RVs bestimmen zu kénnen, miissen im betrachteten spektralen Be-
reich moglichst viele Linien vorhanden sein. Zum anderen mufy das Instrument méglichst
effizient sein, also im Blazemaximum betrieben werden. Aus diesem Grunde wurde als
Zentralwellenlinge A = 539.5 nm gewihlt '3. Bei dieser Zentralwellenlinge betriigt die
Wellenldngeniiberdeckung des CES nur 3.8 nm. Da bei sonnenihnlichen Sternen relativ
viele Linien in diesen Bereich fallen, sind Blends die natiirliche Folge.

Die Ausschnitte, die fiir die einzelnen Linien ausgewihlt wurden, sind ebenfalls in Abbil-
dung 3.10 markiert. In Tabelle 3.3 sind diese Linien mit den fiir die Analyse gewahlten
Intervallen angegeben. Im folgenden werden die Linien mit der in Tablle 3.3 gegebenen
Nummerierung bezeichnet werden. Im ganzen Spektralbereich finden sich fiir sonnenihn-
liche Sterne ~ 20 — 30 Linien, die fiir die Bestimmung der RV verwendet werden. Fiir die
Asymmetrieuntersuchung sind es weniger, da fiir Linien deren Tiefe weniger als 10% des
Kontinuums betrigt, das Rauschniveau hoch ist. Diese Linien kénnen deshalb fiir diese
Analyse nicht verwendet werden. Als mittlere Steigung jeder Linie wurde der Quotient aus
Tiefe d und voller Breite bei halber Héhe FW HM verwendet: A = d/(0.5- FWHM). Es

13Diese Wellenléinge wird auch als Zentralwellenlinge des CES Planetensuchprogramms verwendet
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Abbildung 3.9
Nichtliche mittlere RVs von GJ 570 A vom Juli 2000. Dieser Stern wurde im Rahmen der CES Pla-
netensuche als RV konstant identifiziert (Endl et al. 2000). Die gesamte Streuung der Daten betrigt

rms = 5.9 ms~!. Der mittlere Fehler liegt bei orv = 7.6 ms~!. Die Skala wurde zum besseren Vergleich
mit den Daten der Programmsterne bis BJD=2451750 gewahlt.

wurde eine Gauflanpassung an jede Linie vorgenommen um die entsprechenden Linienpa-
rameter d und FW HM zu bestimmen.

Die Linien wurden in den angegebenen Intervallen extrahiert und invertiert. Das heifit,
der Fluf} jedes Pixels wurde vom Fluf} des ersten Pixels des Intervalls abgezogen. Damit
wird das erste Pixel auf Null gesetzt. Dieses Vorgehen ist in gewisser Weise riskant, da
wie in A.3 erldutert wird, die Daten nicht fiir Cosmics korrigiert werden. Da jedoch in
jeder Nacht drei Spektren ohne lodzelle aufgenommen wurden und Cosmics sporadisch
auftreten, wird ein solcher Fall als Ausreisser einfach zu identifizieren sein.

Zu jeder so erhaltenen Linie wurden die Momente dieser Verteilung bestimmt: der fluige-
wichtete Mittelwert, o und Skew, entsprechend den Gleichungen 3.13, 3.15.

In Abbildung 3.11 ist der fluigewichtete Mittelwert der Linie 11 aller einzelnen Spek-
tren eingezeichnet. Vergleicht man diese Graphik mit Abbildung 3.8 so ist die Ahnlichkeit
bemerkenswert. Der fluligewichtete Mittelwert dieser Linie zeigt einen der RV sehr &hnli-
chen Verlauf. Hier zeigt sich sehr anschaulich, daf§ die RV aus einer gewichteten Summe
der flulgewichteten Mittelwerte der einzelnen Linien konstruiert wird. Es ist jedoch nicht
klar, wie diese Gewichtung der einzelnen Linien aussieht. In Abbildung 3.11 ist die “RV”
Amplitude mit M; ~ 200 ms~' wesentlich héher als die der mittels Iodzelle bestimmten
RV. Das Verhalten des flulgewichteten Mittelwerts der verschiedenen Linien ist sehr un-
terschiedlich. Wahrend einige Linien nur schwach mit der RV korrelieren, zeigen andere
Linien gute Korrelationen mit der RV. Dies ist kein neues Verfahren zur Bestimmung der
RV — aber es zeigt die Richtigkeit der frither gemachten Annahme, daf§ der fluBgewichtete
Mittelwert ein Maf fiir die RV darstellt.

Auch ist bemerkenswert, dafl diese MeBwerte erstaunlich langzeitstabil sind. Es wurde, um
diese Messung zu erhalten, lediglich die baryzentrische Bewegung korrigiert. Instrumentelle
Effekte wurden — und konnten — nicht korrigiert werden. Dies kann nur mit der Iodzelle
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Linie# | c(vi —wvo)/Ao [ms™ 1] | c(va — vo) /Ao [ms™ 1] | A [1/ms™ 7]
1 138700 171500 1.18-10-4
2 227400 246700 9.87-10-5
3 333500 400100 1.05-10-4
4 520600 543700 6.47 - 10-5
b} 557200 578400 5.35-10-5
6 588000 613100 3.87-10-5
7 698000 719200 1.29-10-4
8 750000 778900 3.47-10-5
9 800100 840600 6.43 - 10—-5
10 883000 952500 1.09-10-4
11 985300 1014200 1.03-10-4
12 1114300 1156300 1.01-10-4
13 1184900 1215400 1.21-10-4
14 1253500 1278300 4.50 - 10-5
15 1303100 1345100 9.11-10-5
16 1352700 1377500 4.95-10-5
17 1497700 1543500 -

18 1583500 1640700 -

19 1661700 1686500 7.35-10-5
20 1690300 1734200 4.59 - 10-5
21 1793300 1818100 9.17-10-5
22 1818100 1867700 1.29-10-4
23 1883000 1940200 -

24 815100 823900 -

25 151500 1535200 1.12-10-4
26 1601500 1632800 9.99-10-5
27 1892300 1914400 1.23-10-4

Tabelle 3.3

Linienliste mit der zur Bestimmung der Asymmetrien verwendeten Absorptionslinien von £ Bootis A im
vom CES abgedeckten Wellenldngenbereich. Es sind die Grenzen v1,v2 der Intervalle angegeben, in denen
sich die Linien befinden. Die Position ist in Geschwindigkeiten bezogen auf Ao = 537.68 nm angegeben
(vo = 0). Die Linienposition wurde fiir die baryzentrische Bewegung korrigiert. Die Linien 24-27 sind Teile
von geblendeten Linien. Vergleiche mit Abb.3.10. A ist ein Ma#f fiir die Steigung der Flanken der jeweiligen
Linie.

geschehen. Da wihrend jeder Beobachtungsnacht die Instrumenteneinstellung gedindert'*
und iiber fast einen Monat hinweg das Instrument gar nicht verwendet wurde, bedeutet dies
eine erhebliche intrinsische Stabilitit und Reproduzierbarkeit der Instrumenteneinstellung
des CES von etwa 50 bis 100 ms~! (entsprechend etwa 0.1-0.2 Pixel), die auch iiber lingere
Zeitrdume gewihrleistet bleibt. Auf der anderen Seite zeigt dies den erheblichen Gewinn
in Prézision durch Verwendung der Iodzelle.

Um das Verhalten der hoheren Momente der einzelnen Linien im Vergleich zur RV zu
untersuchen, wurden analog zur Bestimmung der RV néchtliche Mittelwerte der Momente
gebildet. Der Fehler ergibt sich damit wieder als die rms der einzelnen Messungen. Es
wurde der lineare Korrelationskoeffizient r zwischen den RVs und Momenten bestimmt,
da ja die Abhéngigkeit RV = f(M;) gesucht wird. r ldsst sich dann mit den Mittelwerten
der j-ten Nacht der Radialgeschwindigkeit RV; und des i-ten Moment M; ; fiir jede Linie

"Fiir dieses Projekt wurden halbe Nichte vergeben.
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Abbildung 3.10

Spektrum von £ Bootis A aufgenommen mit dem CES. Die spektrale Auflssung betrigt R = 210000.
Die Geschwindigkeitsskala ist auf Ao = 537.68 nm bezogen. Das Spektrum wurde um die baryzentrische
Bewegung zum Zeitpunkt der Beobachtung auf Null verschoben. Es wurde keine Kontinuumsanpassung
vorgenommen. Die Absorptionslinien, welche auf Asymmetrievariationen untersucht wurden, sind durch
horizontale Linien markiert. Aufgrund des geringen Werts von vsini = 3 kms™' dieses Sterns wurden
auch in einigen starken Blends versucht, die Komponenten zu untersuchen — an diesen Stellen sind zwei
Linien untereinander eingezeichnet. Die Breite der Linien bezeichnet das Intervall, iiber welches die Analyse

durchgefiihrt wurde. Aus Griinden der Darstellung wurde das Spektrum bei v = 10% ms™! geteilt.

schreiben als

c(A=Xg)/Ay [m/s]; A;=537.68 nm

> (M j— < M; >)(RV;— < RV >)

B \/E]‘(Mi,j_ < M; >)2\/E]~(RV]’— < RV >))?

)
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Abbildung 3.11

Das erste Moment M; der Linie 11 von £ Bootis A. Man vergleiche dies mit Abbildung 3.8. Es wurde der
Mittelwert aller Punkte abgezogen. Die hohe Streuung der letzten Nacht ist auf den Einflul von Wolken
zuriickzufiihren.

wobei < M; ; > und < RV > das Mittel aller Néachte der Momente und RVs bezeichnet.
Es werden lediglich die lineare Korrelationen betrachtet. Dies erscheint zunfchst nicht
gerechtfertigt, da, wie in Abschnitt 3.3.1 gezeigt wurde, der Zusammenhang zwischen der
RV (dem ersten Moment) und der Asymmetrie im Falle von Sternflecken sich in dem
RV Bereich, der hier betrachtet wird, gut durch ein Polynom dritter Ordnung anpassen
lasst. Jedoch sind wenige Datenpunkte vorhanden und die RV von & Bootis A zeigt sich
iiberwiegend konstant — lediglich drei Néchte weichen signifikant ab. Daher wird letztlich
nur eine Korrelation zwischen diesen drei Punkten erwartet. Die restlichen Meflwerte der
RV streuen innerhalb ihrer Fehler um den Nullpunkt. Es wird dann keine signifikante
Streuung in den Linienasymmetrien zu erwarten sein.

Abbildung 3.12 zeigt den Korrelationskoeffizienten r aller Nichte als Histogrammdarstel-
lung von der jeweils betrachteten Linie. In diesem Histogramm ist zum einen die Korrela-
tion zwischen RV und der Skewness Skew, zwischen RV und o - Skew als auch zwischen
RV und o wiedergegeben.

Man erkennt, dafl die Korrelation der RVs mit Skewness allein deutlicher ausfillt. Zum
einen ist dies auf den geringen Ausschlag der RVs zuriickzufithren. Wie aus Abbildung 3.6a
entommen werden kann, wird die Skewness erst ab RVs mit groflen Ausschligen nicht ein-
deutig. Es muf} darauf hingewiesen werden, daf} diese Simulationen nicht ohne weiteres auf
die hier gezeigten Beobachtungen angewendet werden kénnen. Die simulierten Linienprofi-
le beriicksichtigen lediglich die durch die Rotation des Sterns verursachte Verbreiterung der
Linie und die Mitte-Rand—-Verdunklung. Linienblends werden nicht beriicksichtigt. Damit
ist aber auch der direkte Vergleich mit den Beobachtungen nur mittelbar mdoglich. Da ge-
blendete Linien schon von vorn hinein eine, im Vergleich zu ungeblendeten Linien, erhéhte

Skewness aufweisen werden, wird auch die funktionelle Abhingigkeit eine andere sein'®.

5Dies wird schon aus Abb.3.11 deutlich, da hier der Ausschlag des fluBgewichteten Mittelwerts groBer
ist als die RV, aber einen analogen Verlauf zeigt.
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Abbildung 3.12

Korrelationskoeffizient r fiir die einzelnen betrachteten Linien aus Tabelle 3.3. Dargestellt ist die Korrela-
tion zwischen RV und (o - Skew) (schattiert), Skew (dick umrandet) und o (gepunktet). Die gestrichelte
Linie markiert die 98% Wahrscheinlichkeit fiir eine lineare Korrelation.

Dies ist auch von der unterschiedlichen Temperatursensitivitdt der Linien abhingig. Wie
sich ein Linienblend aus zwei Linien verhéilt, deren Temperaturverhalten unterschiedlich
ist, muf fiir den Einzelfall simuliert und betrachtet werden. Die deutlichsten Korrelationen
zeigen in Abbildung 3.12 auch vorwiegend Linien mit hoher mittlerer Steigung A (verglei-
che mit Tabelle 3.3). Dies ist zum einen ein Indiz fiir das deutlichere Zutagetreten von
Linienprofilvariationen bei ungeblendeten, beziehungsweise schwicher geblendeten Linien.
Zum anderen bestitigt dies die Richtigkeit der Resultate von Connes (1985), nach denen

die RVs Information in Linien mit steilen Flanken |0F/O\|v/F maximal wird.

Zum anderen — und vor allem — sind die durchgefiihrten Simulationen rauschfrei. Das
bedeutet, da die vorliegenden Beobachtungen keinesfalls perfekt sind, dafl die Korrelation
nicht so deutlich zu Tage treten wird wie in den Simulationen. Da im Produkt von (o-Skew)
beide Groflen aus der Beobachtung bestimmt werden und mit dem Fehler der Beobachtung
behaftet sind, wird die Korrelation nur mit der Skewness deutlicher ausfallen'®. Fiir die
Korrektur der RVs fiir Linienprofilvariationen ist es jedoch zun&chst unerheblich welche
Grofle zur Korrelation verwendet wird.

Die gewonnenen Daten sind zur Bestimmung eines Korrekturverfahrens problematisch.
Lediglich drei Néachte zeigen einen signifikanten RV Ausschlag und die gesuchte Korrelati-
on kann somit letztlich nur aus Daten dieser drei Nachte konstruiert werden. Vor allem die
Daten der letzten Nacht, welche gleichzeitig als einzige einen RV Ausschlag zu positiven
Werten hin zeigt, litten unter den schlechten Witterungsbedingungen. Starke Wolken er-
laubten es nicht, Signal-zu-Rausch Verhiltnisse mit S/N 2 200 zu erreichen. Dennoch ist
es, da in dieser Nacht fiinf Spektren ohne lodzelle aufgenommen wurden, moéglich, diese
Daten zu verwenden. In Abbildung 3.13 ist die RV als Funktion von (o - Skew) exempla-
risch der Linien #3 und #6 dargestellt. Der grofle Mefifehler der Skewness des Punktes mit

16Dje Definition der Skewness nach G1.3.15 enthilt bereits o. Durch die Multiplikation mit o wird dessen
Fehler nochmals eingebracht.
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Abbildung 3.13

Korrelationen zwischen RV und o - Skew einzelner Linien von £ Bootis A.
3.13 a (oben) Fiir Linie #3.

3.13 b (unten) Fiir Linie #6.

RV = 484 ms~! wurde bereits angesprochen. Dennoch ist (o - Skew) dieses Punktes im
Vergleich zu den iibrigen MeBwerten stark verschoben. Die in Abbildung 3.13 gestrichelt
eingezeichneten Geraden sind angepasste lineare Funktionen. Fiir Linie #3 ergibt sich
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RV =3.696 - 1073 — 4.793 - 1073 (0 Skew + 180657.3)
und fiir Linie #6
RV = 15181073 — 4.171 - 1073 (0 Skew + 159034.8)

Die Streuung der Daten um diese angepassten Geraden betrigt in beiden Féllen rms =
19.5 ms~!. Dies entspricht einer Reduzierung von der urspriinglichen Streuung rms =
30.8 ms~! um etwa 30%. Dennoch ist der groBe Fehler des AsymmetriemafBes des RV
Punktes mit hoher RV Amplitude unbefriedigend, da die Korrelation stark von diesem
Punkt abhingig ist.

Daten vom Februar 2000

Es konnten auch Daten im Februar 2000 wihrend drei konsekutiver Néchte aufgenom-
men werden. Die Analyse dieser Daten wurde analog dem oben beschriebenen Verfahren
durchgefiihrt. Die ndchtlichen Mittelwerte der RVs sind in Abbildung 3.14a dargestellt. Die
beobachteten RVs zeigen iiber den Verlauf der drei Beobachtungen einen kontinuierlichen
Anstieg von 32 ms~!. Dieser Anstieg ist im Vergleich zum MeBfehler von ¢ = 5.5 ms™!
signifikant und auch der deutliche Verlauf lisst hier auf eine Systematik schliessen. Die
Berechnung des Korrelationskoeffizienten nach Gleichung 3.16 ist bei drei Meflwerten nicht
aussagekriftig. Doch zeigt die Skewness einiger Linien eine sehr deutliche Korrelation mit
den RVs. In Abbildung 3.14 b zum Beispiel sind die RVs dieser Néchte iiber die Skewness
der Linie#6 aufgetragen. Es lisst sich ein deutlicher Zusammenhang erkennen. Nach Ab-
zug der angepassten Gerade reduziert sich die Streuung der RVs von rms = 13.8 ms™!
auf rms < 1 ms~—!. Dies ist zwar keineswegs die letztlich gesuchte Korrekturfunktion, drei
MefBwerte sind hierfiir zu wenig, jedoch sind diese Daten vielversprechend.

Ein Vergleich mit den Daten von Juli-August ist problematisch, da nicht klar ist, ob und
in wie weit sich die Oberfliche des Sterns verindert hat. Zwar haben Toner & Gray (1988)
gezeigt, daf die ausgedehnte Granulation iiber einige Jahre hinweg vorhanden ist, jedoch
bedeutet dies nicht, daf} diese Granulation ein statisches Objekt ist. Die gewonnen Daten
lassen jedenfalls keinen Schluf} hierriiber zu.

3.4.3 HD 166435

Friihere Messungen

Bei HD 166435 handelt es sich um einen GO Zwerg, welcher zwar chromosphérisch aktiv ist
— Queloz et al. (2001) detektieren Call H Emission — welcher jedoch keinerlei Hinweise auf
das Vorhandensein von Lil zeigt. Queloz et al. (2001) geben jedoch aufgrund der erhéhten
Aktivitit ein Alter von etwa 200 - 10° Jahren fiir diesen Stern an.

Dieser Stern wurde von Queloz et al. (2001) im Rahmen des ELODIE Planetensuchpro-
gramms als RV variabel gefunden. Die RV Variabilitéit zeigt eine Periode von 3.9 Tagen
und eine Amplitude von 120 ms~!. Aufgrund der Konstanz dieses Signals wurde zuerst auf
die Existenz eines planetaren Begleiters geschlossen, jedoch zeigt HD 166435 auch pho-
tometrische Variationen. Tatséchlich liegt die Periode der photometrischen Variation von
HD 166435 auch im Bereich von vier Tagen und es ist somit mehr als wahrscheinlich, daf§
die RV Variation eine direkte Folge von Oberflichenstrukturen ist. Die Bestimmung der
RVs mittels ELODIE erfolgt unter Anwendung der Thorium Technik (siehe 3.1.2). Queloz
et al. (2001) untersuchten Asymmetrien in der Korrelationsfunktion, die zur Bestimmung
der RV aus der Beobachtung und einer numerischen Maske konstruiert wird. Der Bisektor
der Korrelationsfunktion variiert phasengleich mit der RV. Diese Korrelationsfunktion ist
eine Funktion, die allen Linien, die zu deren Bestimmung verwendet wurden dhnlich ist.
Da die Bisektorvariation im Kern der Linie erfolgt, schlossen Queloz et al. (2001) auf die
Existenz eines langlebigen Sternflecks. Es wurde auch eine eindeutige Korrelation von RV
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Abbildung 3.14
Beobachtungen mit dem CES von £ Bootis A aufgenommen im Februar 2000.

3.14a (oben) RVs von ¢ Bootis A. Die gesamte Streuung betriigt rms = 13.8 ms™'. Der mittlere Fehler
liegt bei 0 = 5.5 ms™!.
3.14b (unten) Verhalten von (o - Skew) und RV. Die gestrichelte Linie zeigt eine angepasste Gerade.

und dem Span des Bisektors der Korrelationsfunktion gefunden.
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Abbildung 3.15
RVs von HD 166435 wihrend 10 aufeinanderfolgender Néchte im Juli 2000. Eine Variation mit P = 4 Tage
ist offensichtlich und wird héchstwahrscheinlich durch einen photosphérischen Fleck verursacht.

Neue Radialgeschwindigkeiten

Aufgrund der fiir die Beobachtung von La Silla extrem nérdliche Deklination dieses Sterns
konnten lediglich Beobachtungen im Verlauf von acht Néchten zwischen dem 14. und
22.Juli 2000 aufgenommen werden. Es wurden wie im Falle von £ Bootis A fiinf Spektren
mit einer Integrationszeit von 15 Minuten durch die Todzelle hindurch aufgenommen und
aus diesen die RVs bestimmt. Die Mittelwerte dieser 5 Messungen jeder Nacht sind in
Abbildung 3.17a dargestellt. Die Streuung der RV Daten liegt mit rms = 120.4 ms™'
deutlich iiber dem mittleren MeBfehler von o = 53.8 ms~!. Der hohe Meffehler fiir diesen
Stern resultiert aus dessen hohem vsini = 7.6 kms™! und vor allem aus dessen geringer
Helligkeit.

Doch es ist in Abbildung 3.15 deutlich die 4 Tages Periode zu erkennen. Dies bestitigt
die Ergebnisse von Queloz et al. (2001). Die Anpassung einer Keplerbahn an diese Daten
ergibt eine Periode P = 3.9 Tage und einer Amplitude von K = 120 ms~". Dies entspriche
einem Begleiter mit einer Masse von M =~ 0.7 My, in einer Umlaufbahn mit einer groflen
Halbachse von a = 0.05 AU. Jedoch ist klar, daf} es sich hierbei um die Rotationsperiode
des Sterns handelt und somit diese RV Variation auf den Einflufl von Aktivitat zuriick-
zufithren ist. Dies demonstriert eindrucksvoll den Einflufl von stellarer Aktivitdt auf die
RV Messung und damit auch den Einfluf} auf die Suche nach Begleitern planetarer Masse.

Queloz et al. (2001) finden eine im Vergleich zu dieser Studie, geringere RV Amplitude
von K = 83 ms~!. Dies kénnte ein Indiz dafiir sein, daf sich die Effekte einiger Linien
bei der Korrelation heraus mitteln. Fiir die RV Messung mittels ELODIE werden einige
hundert Linien, die iiber einen groflen spektralen Bereich verteilt sind, verwendet. Es ist
zu nicht zu erwarten, daf sich alle Linien gleich verhalten'”. Daher kann man annehmen,
daf} sich in dem groflen spektralen Bereich von ELODIE manche RV Variationen autheben.
Dies bedeutet aber, dal Instrumente mit einer hohen Wellenldngeniiberdeckung bei der

'"Dies zeigte sich bereits bei der Analyse von & Bootis A.
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Linie# | c(vi —vo)/Ao [ms 1] | c(va —vg) /Ao [ms 1] [ A [1/ms 1]
1 124300 159400 1.48-107%
2 201500 236500 1.32-107%
3 329500 373300 5.53-107°
4 499500 531100 1.51-107%
5 536300 566200 3.13-10°1
6 567900 599500 1.54-107%
7 680100 706400 1.10-107%
8 785300 823900 8.17-10~°
9 880000 915000 6.52-10~°
10 964600 999000 1.26-107%
11 1102100 1138500 5.31-107°
12 1166800 1203200 1.20-107%
13 1284100 1332600 7.01-10°
14 1484300 1528800 3.03-107°
15 1569200 1625800 4.93-107°
16 1674400 1716800 7.90-10°
17 1777500 1803800 1.23-107%
18 1805800 1844200 6.29 - 10—°
19 1868500 1921100 6.31-10°

Tabelle 3.4

Linienliste mit der zur Bestimmung der Asymmetrien verwendeten Absorptionslinien von HD 166435 im
vom CES abgedeckten Wellenldngenbereich. Es sind die Grenzen v1,v2 der Intervalle angegeben in denen
sich die Linien befinden (vp = 0). Die Position ist in Geschwindigkeiten, bezogen auf Ao = 537.68 nm,
angegeben. Die Linienposition wurde fiir die baryzentrische Bewegung korrigiert. Vergleiche mit Abb.3.16.
A ist wieder ein Maf fiir die mittlere Steigung der Linie.

Messung von RVs weniger anfiillig fiir stellare Aktivitit sind. Doch bedarf dies weitere
Untersuchungen, wie simultane Beobachtungen mit verschiedenen Instrumenten.

Linienprofilvariationen

Es wurden ebenfalls in jeder Nacht drei Spektren ohne die Iodzelle mit Integrationszei-
ten zwischen 10 und 15 Minuten gewonnen. Die Analyse der HD 166435 Daten erfolgte
analog zu der Analyse von ¢ Bootis A. Nach der Korrektur der Wellenlingen beziiglich
der baryzentrische Bewegung, wurden die Intervalle der nutzbaren Linien bestimmt. Die
hohe projezierte Rotationsgeschwindigkeit von vsini = 7.6 kms~! (Queloz et al. (2001))
bewirkt eine erhebliche Verbreiterung der Linien (vergleiche zum Beispiel mit Abbildung
3.10). Es wurden letztlich nur 19 Linien fiir diese Analyse verwendet. Diese sind in Tabelle
3.4 aufgelistet und in Abbildung 3.16 markiert.

Diese Linien wurden nach ihren Momenten entwickelt und eine lineare Korrelation mit
den RVs gesucht. In Abbildung 3.17 ist analog zur Analyse von & Bootis A der lineare
Korrelationskoeffizient der Momente aller nutzbaren Linien als Histogramm gezeigt.

Die stirkste Korrelation zeigen die Linien #11 und #12. Im Falle von HD 166435 ist die
Korrelation mit der mittleren Steigung A nicht sehr deutlich. Dies ist im hohen Wert von
vsini = 7.6 km s~! begriindet, welcher zu einer starken “Verschmierung” der Linien fiihrt.
Die Korrelationen der Momente mit den RVs iibersteigen nicht die Wahrscheinlichkeits-
schwelle von 98%. Dennoch erkennt man in Abbildung 3.18a und b, daf die Variation
grofler als die Fehler der Mefipunkte ist. Die gestrichelte Linie zeigt jeweils eine Gera-
denanpassung an diese MeBwerte. Fiir die dargestellten Linien ergeben sich die folgenden
Geraden. Fiir Linie #11:
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Abbildung 3.16
Spektrum von HD 166435 aufgenommen mit dem CES. Die Instrumentenkonfiguration und technischen
Daten sind identisch zu Abb.3.10. Die Absorptionslinien welche auf Asymmetrievariationen untersucht

wurden sind durch horizontale Linien markiert. Das vergleichsweise hohe vsini = 7.6 kms ™' fiihrt zu einer
starken Verbreiterung der Linien. Dies vermindert stark die Zahl der nutzbaren Linien: es konnten lediglich
19 Linien untersucht werden (siehe Tabelle 3.4).

RV = —6.63-1072 + 8.18 - 10~ (Skew — 14194.6)

und fiir Linie #12:

RV = —1.59-10"2 +4.14 - 10~ ' (Skew — 15038.3) .

Die Streuung der RVs nach Abzug dieser Geraden betrigt fiir beide Linien rms ~ 85 ms—!.
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Abbildung 3.17

Korrelationskoeffizienten der einzelnen Linien fiir einen linearen Zusammenhang zwischen RV und Linien-
asymmetrien von HD 166435. Die Markierungen sind analog zu Abb.3.12. Allein die Skewness der Linien
10 und 11 zeigt Anzeichen fiir einen Zusammenhang mit der RV Variation.

Dies entspricht, dhnlich dem Resultat im Falle von £ Bootis A, einer Korrektur von etwa
30%.

In den Korrelationen beider Linien liegt der Punkt mit RV = 120 ms™' weit von der
Korrelationsgeraden entfernt. Dies erscheint bemerkenswert, da gerade die Fehler dieses
Punktes klein sind. Eine sichere Erklarung hierfiir kann zum jetzigen Zeitpunkt nicht
gegeben werden.

3.4.4 . Horologii

Friihere Messungen

Wie bereits erlautert, wurde um diesen Stern ein planetarer Begleiter im Rahmen des
CES Planetensuchprogramms detektiert. Die Residuen der RVs um die angepasste Bahn
zeigen jedoch eine signifikant héhere Streuung mit rms = 27 ms™! als die MeBprizision
von opy = 17 ms~! erwarten liesse. Korrigiert man die Streuung fiir den Meffehler,
verbleibt eine residuelle Streuung von 20.6 ms~!. , Horologii rotiert mit einer Periode von
Prot ~ 8 Tagen (Kiirster et al. (2000)). Die erhdhte RV Streuung von ~ 20 ms~! ist nach
Saar et al. (1998) fiir einen Stern mit einer solchen Rotationsperiode ein typischer Wert
fiir RV Streuung durch magnetische Aktivitdt. Damit erscheint die erhéhte Streuung von
 Horologii in stellarer Aktivitdt begriindet zu sein.

Neue Radialgeschwindigkeiten

Mit seiner relativ kurzen Rotationsperiode P,y =~ 8 Tagen ist + Horologii gut fiir dieses
Projekt geeignet. ¢« Horologii wurde zwischen dem 16. und 24. Februar 2000 wahrend neun
konsekutiver Néchte beobachtet. Es wurden jedoch im Vergleich zu den Beobachtungen
vom Juli und August lediglich drei Spektren mit der Iodzelle aufgenommen. Die néchtli-
chen Mittelwerte der RV nach Abzug des fiir jede Nacht zu erwartenden Planetensignals
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Abbildung 3.18
Korrelation von RV mit Skewness der Linien #11 und #12 von HD 166435. Die gestrichelte Linie zeigt eine
an die Daten angepasste Gerade. In beiden Fillen betrigt die Streuung um die Gerade rms ~ 30 ms™ .

sind in Abbildung 3.19 dargestellt. Die Streuung der Werte betriigt 7ms = 6.0 ms~! und
der mittlere Fehler der Nichte liegt bei ory = 8.5 ms™!. Somit zeigt + Horologii keinerlei
erhohte RV Streuung im Vergleich zum Meffehler. Damit ist dieser Stern als Modellfall
eines Negativresultats fiir die gesuchte Korrelation zwischen RVs und Linienasymmetrie-
variation anzusehen.

Linienprofilvariationen

Die von ¢ Horologii analysierten Linien sind in Abbildung 3.20 gezeigt. Der Korrelati-
onskoeffizient r jeder Linie ist in Abbildung 3.21 dargestellt. Fiir fast alle Linien betréigt
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Abbildung 3.19

RVs von « Horologii wéhrend 9 konsekutiver Néchte im Februar 2000. Die Daten wurden fiir den Einfluf§
des planetaren Begleiters mit der Bahnlésung von Kiirster et al. (2000) korrigiert. Die Streuung der Daten
betrigt rms = 6.0 ms~'. Der mittlere Meffehler liegt bei ¢ = 8.5 ms™'. + Horologii zeigt keine erhohte
Streuung im Laufe dieser Beobachtungen.

r < 0.5. Lediglich die Breite der Linie#21 zeigt eine signifikante Korrelation mit der RV.
Dies ist jedoch als Zufall anzusehen, da hier die Korrelation innerhalb der Fehlergrenzen
liegt. Die Indikatoren der Asymmetrie, Skewness und (o - Skew) zeigen — wie zu erwarten
war — keinerlei signifikante Korrelation mit den RVs.

3.5 Ein mittleres Linienprofil

Aus den im vorangegangenen Abschnitt gezeigten Daten geht hervor, daf einzelne Linien
im beobachteten Spektrum mit der RV korreliert sind. Jedoch verhalten sich die Linien
sehr unterschiedlich. Dies ist nicht iiberraschend, da Absorptionslinien unterschiedlich sen-
sitiv auf die physikalischen Groflen der Umgebung in der sie entstehen, wie zum Beispiel
Temperatur oder Magnetfelder, reagieren. Da praktisch alle Linien in den mit dem CES
gewonnen Spektren geblendet sind und nicht zu erwarten ist, daf} sich die Linien, welche
den Blend bilden, gleich verhalten, werden die auftretenden Asymmetrien unterschiedlich
ausfallen. Diese kénnen sich zum Teil aufheben und gegenseitig beeinflussen.

Die gemessene RV stellt einen Mittelwert des Schwerpunkts aller Linien dar — wobei nicht
vollig geklirt ist wie die Gewichtung geschieht. Fin wichtiger Faktor ist der Gradient
der Linienfliigel (Connes 1985). Dies hatte sich auch in der vorgestellten Analyse der
einzelnen Linien gezeigt: deutlichere Korrelationen mit der RV zeigen Linien mit einer
hoheren mittleren Steigung.

Die gefundenen Korrelationen der RV mit einzelnen Linien erméglichen eine Reduzierung
der Streuung der RV von etwa 30%. Dies ist jedoch stark von dem S/N Verhiltnis der
Linien abhéngig. Dies erschwert natiirlich die Anwendung auf schwache Sterne. Ist die RV
Variation grof}, wie im Falle von HD 166435, so kann diese Analyse der einzelnen Linien
zwar durchgefiihrt werden, jedoch ist die Korrektur der RV ebenfalls nur von 30% mdéglich.
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Linie# | c(vi —vo)/Ao [ms™ 1] | c(ve — vo) /Ao [ms™ 1] | A [1/ms™ 1]
1 159400 184000 1.58-10~%
2 201500 224300 1.68-107%
3 241900 262900 1.45-107%
4 310200 336500 1.85-10~%
5 359300 411900 6.08-10°
6 534400 564400 1.92-107°
7 571400 594200 1.91-101
8 603000 625800 1.50-10¢
9 711600 738000 1.23-107°
10 766000 799300 1.42-10°¢
11 816900 857200 8.48 - 107°
12 911500 953600 7.78 -107°
13 997300 1028400 1.51-10°¢
14 1128800 1167100 5.29 -107°
15 1198100 1231600 1.28-107%
16 1269900 1293800 1.99-10°¢
17 1317700 1360700 7.66-10°
18 1367900 1396600 1.83-10°¢
19 1508900 1559200 5.73-10°°
20 1597400 1654800 5.31-107°
21 1673900 1702600 1.60-10°1
22 1709800 1748000 7.43-107°
23 1807800 1829300 1.31-107%
24 1836500 1879500 6.84-10°°
25 1903400 1956000 7.90-107°

Tabelle 3.5

Linienliste mit der zur Bestimmung der Asymmetrien verwendeten Absorptionslinien von HD 166435 im
vom CES abgedeckten Wellenldngenbereich. Es sind die Grenzen v1,v2 der Intervalle angegeben in denen
sich die Linien befinden. Die Position ist in Geschwindigkeiten, bezogen auf Ao = 537.68 nm, angegeben.
Die Linienposition wurde fiir die baryzentrische Bewegung korrigiert. Vergleiche mit Abb.3.20. A ist ein
Ma# fiir die mittlere Steigung in den Linienflanken.

Es ist daher wiinschenswert ein Profil zu bestimmen, welches allen Linien gemein ist.
Ein solches Profil wiirde iiber ein deutlich hoheres Signal-zu-Rausch Verhéiltnis als die
einzelnen Linien verfiigen. Im optimalen Fall kdnnte das Signal-zu-Rausch Verhiltnis um
ein Faktor v/N, wobei N die Anzahl der Linien ist, welche in die Konstruktion dieses
Profils eingehen, gesteigert werden.

3.5.1 Praktische Umsetzung

Es wurde in dieser Arbeit ein Programm entwickelt, welches ein mittleres Profil fiir die
beobachteten Linien konstruiert. Das Vorgehen ist analog zur Rekonstruktion des IP in
Abschnitt 3.1.1. Unter Anwendung einer Multiparameteroptimierung wird die Funktion
gesucht mit der ein Modellspektrum gefaltet, das beobachtete Spektrum am besten wie-
dergibt (siche Gleichung 3.1.1). Das vorliegende Problem ist analog zu dem von Donati
et al. (1997) betrachteten Fall. Es wird im Folgenden aber ein anderer Losungsweg gewéhlt.
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Abbildung 3.20

Hochaufgel6stes (R = 210000) Spektrum von ¢ Horologii aufgenommen mit dem CES. Die Absorptionslini-
en, welche auf Korrelationen mit der RV untersucht wurden, sind durch die horizontalen Linien markiert.
Die genauen Daten der Intervallgrenzen fiir die Linien sind in Tab.3.5 aufgefiihrt.

Die Multiparameteroptimierung

Im Unterschied zur Iodmethode kann hier kein beobachtetes Spektrum als Modell ver-
wendet werden. Vielmehr muf} als Ausgangspunkt fiir die Optimierung ein theoretisch er-
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Abbildung 3.21
Korrelationskoeffizient fiir die Absorptionslinien von ¢ Horologii. Die Markierungen sind die selben wie in
Abb.3.12. Die Korrelation von RV mit o der Linie 21 ist im Rahmen der Meffehler nicht gegeben.

rechnetes Spektrum verwendet werden. Zunéchst wird dieses Modellspektrum auf einem,
mit frei wihlbarer Schrittweite, dquidistanten Gitter unter Verwendung einer Splinein-
terpolation (Press et al. 1992) konstruiert. Zur einfacheren Handhabung wird das Wel-
lenldngengitter in ein Geschwindigkeitsgitter umgewandelt. Die Wellenldngenstiitzstellen
des beobachteten Spektrums werden ebenfalls in Geschwindigkeiten umgerechnet, jedoch
werden diese Daten nicht auf einem neuen Gitter interpoliert. Eine Interpolation der Be-
obachtungsdaten stellt eine erhebliche Verdnderung der Daten dar und wird, analog zu der
Reduktion und RV Bestimmung, vermieden. Es ist jedoch méglich, das Geschwindigkeits-
gitter der Beobachtung zu verschieben. Dies ist notwendig, um beziiglich der baryzen-
trischen Geschwindigkeitsinderung zwischen den Beobachtungen zu kompensieren. Dies
kann entweder direkt geschehen, da die baryzentrische Geschwindigkeit zum Zeitpunkt
der Beobachtung im Verlauf der Reduktion berechnet wird (siehe AnhangA), oder diese
Verschiebung zwischen Beobachtung und Modellspektrum wird mittels y? Minimierung
bestimmt. Die Minimierung des y? wird, wie auch im weiteren, mittels parabolischer In-
terpolation nach Press et al. (1992) durchgefiihrt. Zur Bestimmung des x? wird immer das
Modellspektrum mittels Splineinterpolation auf das Gitter der Beobachtung interpoliert.
Sind das Modell- und das beobachtete Spektrum auf den gleichen Nullpunkt bezogen,
kann ein lineares oder ein Splinekontinuum angepasst werden, um den Kontinuumsunter-
schied zwischen Beobachtung und Modell zu verringern. Es hat sich gezeigt, daff nur das
lineare Kontinuum wirklich robust ist'.

Nach diesen ersten Optimierungsschritten kann nun das mittlere Profil bestimmt werden.
Hierfiir wird das Modellspektrum & an der Stelle ¢ mit dem angenommenen mittleren

18Piir das Splinekontinuum wurde das beobachtete Spektrum auf 20 Pixel rebinned und durch diese
Pixel die Splineinterpolation gelegt.
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Abbildung 3.22

Ausschnitt eines optimierten Spektrums von HD 166435. Die Beobachtungsdaten sind als Punkte mit Feh-
lerbalken dargestellt. Das mittlere Signal zu Rausch Verhiltnis der Beobachtung betrégt S/N = 140. Die
durchgezogene Linie stellt das mit dem mittleren Profil gefaltete Modellspektrum (eine theoretische Mo-
dellatmosphire) dar. Man erkennt vor allem im rechten Bereich das Vorhandensein einer Absorptionslinie
im Modellspektrum, welche nicht in der Beobachtung auftritt.

stellaren Profil Z gefaltet. Die diskretisierte Form von Gleichung 3.11 ist:
Jtr
Fi) =) STji. (3.17)

i=j—r

Hierbei wird das stellare Profil aus 2r 4+ 1 Pixeln und das Modellspektrum aus ¢ Pixeln
bestehend angenommen. Das Profil ist normiert: [ Zdr = 1. Es wird als Grofe des Profils
ein Wert der 10 fachen vollen Breite bei halber Hohe eines Werts angesetzt, welcher vorge-
geben werden muf}. Es erweist sich hier als sinnvoll, den Wert von v sin+ des betrachteten
Sterns anzusetzen. F(j) ist das resultierende Spektrum an der Stelle j. Dieses Spektrum
wird dann mittels Splineinterpolation auf den Mafistab der Beobachtung O mit dem Index
p reduziert und das

¥ = Ep (O(p;(;f(p) )2

bestimmt. Die Konstruktion des Profils kann verschieden gewéhlt werden. Entweder wird
es als reiner Multigauf3 konstruiert oder besteht aus einem Eingabeprofil, welches im Ver-
lauf der Optimierung mittels beliebig vieler Gauifunktionen variiert wird.

Im ersten Fall wird zuerst die Breite einer Gaufifunktion — der Hauptgaufl — angepasst.
Danach werden weitere Gaufifunktionen auf das so gefundene Gaufiprofil addiert. Es muf}
die Position und Breite dieser Satellitengausse vorgegeben werden. Es wird dann lediglich
die Amplitude dieser Funktionen angepasst. Im Fall des vorgegebenen Profils, bei dem
es sich zum Beispiel um ein Profil handelt, welches mittels Doppler Imaging konstruiert
wurde, werden nur die Satellitengausse angepasst.
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Abbildung 3.23

Mittlere Profile von HD 166435, rekonstruiert aus Spektren der drei ersten Beobachtungsnichte.
Durchgezogene Linie: BJD=2451740.6197; gestrichelte Linie: BJD=2451741.6299; gepunktete Linie:
BJD=2451742.6192.

Alle diese Schritte konnen in ihrer Reihenfolge frei gewihlt und beliebig oft wiederholt
werden. Ebenso ist keine Begrenzung beziiglich der Anzahl der Satellitengausse gegeben.
Es kann weiterhin das beobachtete Spektrum entweder als Ganzes fiir die Modellierung
verwendet werden, oder nur einzelne Ausschnitte dieses Spektrums betrachtet werden.

Ein Beispiel fiir ein an die Beobachtung angepasstes Modellspektrum ist in Abbildung
3.22 gezeigt. In diesem wird auch der momentan kritischste Punkt deutlich: die teilweise
schlechten Linienparameter der Modellatmosphére.

3.5.2 Ergebnis fiir HD 166435

Die Beobachtungen von HD 166435 (Abschnitt 3.4.3) zeigen die hochste RV Amplitude
und eine deutliche Korrelation zwischen dem Asymmetrieverhalten einzelner Linien und
der RV iiber einen weiten Bereich hinweg. Daher sollen diese Beobachtungen im Folgenden
genutzt werden um das mittlere Profil dieses Sterns zu untersuchen.

Es wurden die mittleren Profile aller einzelnen Beobachtungen bestimmt und diese nach
ihren Momenten, o und Skewness, entwickelt. Als Beispiel sind drei mittlere rekonstruierte
Profile der ersten drei Beobachtungsnichte in Abbildung 3.23 dargestellt. Als Ausgangs-
profil wurde ein mittels Doppler Imaging erzeugtes Profil mit einer Rotationsverbreiterung
von vsini = 10 kms™' verwendet. Dieses wurde durch die Anpassung von 10 Satelliteng-
aussen, welche symmetrisch um die Zentralposition bei 21000, £2000, +3000, £5000 und
48000 ms~! positioniert wurden, variiert. Als Breite wurde fiir die Gausse o = 5000 ms ™"
gewihlt, lediglich die Profile bei 8000 ms~! wurden mit o = 50000 ms~! breiter gesetzt.
Betrachtet man das Verhalten des mit dem Flufl gewichteten Mittelwerts der mittleren

Profile in Abbildung 3.24, so ldsst sich ein sehr &hnliches Verhalten im Vergleich mit den
mittels Todzelle bestimmten RVs feststellen (Abbildung 3.15).
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Abbildung 3.24
Der mit dem Flufl gewichtete Mittelwert der mittleren Profile aller Spektren. Man vergleiche dies mit den
RVs Messungen mittels Iodzelle in Abbildung 3.15. Es wurde hier der Mittelwert aller Punkte < M; >=

24493.5 ms~! abgezogen.

Es wurden die néchtlichen Mittelwerte von ¢ und Skewness gebildet und die Streuung der
Nacht als Fehler angesetzt. Es zeigt sich, dafl im Falle von HD 166435 keine Korrelation
zwischen der Skewness und der RV vorhanden ist. Jedoch das Produkt aus (o - Skew) zeigt
eine deutliche Korrelation mit der RV, siehe Abbildung 3.25. Der Korrelationskoeffizient
fiir die Daten aller Néchte betragt » = —0.86 und die Streuung nach Abzug einer angepas-
sten linearen Funktion betrigt rmspo. = 61.7 ms™'. Dies entspricht einer Reduzierung
der Streuung der RVs von iiber 50%. Die verbleibende Streuung der RV ist zwar noch im-
mer um etwa 20% gegeniiber der mittleren Mefprézision erhoht, jedoch ist diese Priizision
der RVs nicht in allen Né&chten erreicht worden. Es kann die verbleibende Streuung als im
Rahmen der Mefgenauigkeit der RVs angesehen werden 7.

Diskussion

Die Analyse der Daten von HD 166435 unter Bestimmung des mittleren Profils ermdoglicht
eine Korrektur der Streuung der RVs von iiber 50%.

Berechnungen der mittleren Profile von + Horologii und £ Bootis A wurden ebenfalls durch-
gefiihrt, jedoch konnten bis zum jetzigen Zeitpunkt keine signifikanten Korrelationen der
Asymmetrieinderungen des rekonstruierten Profils mit den RVs dieser Sterne gefunden
werden. Dies ist zum einen auf das verwendete Modellspektrum zuriickzufiithren. Es wur-
de in den gezeigten Berechnungen zwar eine Modellatmosphére verwendet deren Linien
keine Verbreiterung durch Mikro— und Makroturbulenz oder Rotation erfahren. Dennoch
ist die intrinsische Linienbreite hoch und es hat sich bei den Rekonstruktionen gezeigt,
daf} die gefalteten Modellinien oftmals breiter ausfallen als die Beobachtung. Dafl im Falle

19Wird der Punkt bei ¢ - Skew =~ 52000 ms™* nicht beriicksichtigt, ist die Korrelation noch deutlicher
r = —0.96. Die Streuung um die angepasste Gerade liegt bei rmsxorr = 29.5 ms~ 1. Doch zeigt dieser
MeBpunkt keinerlei Auffilligkeiten der diesen Schritt zuliesse.



3.6 Zusammenfassung und Diskussion 51

HD 166435 Mittleres Profil

I T T I

200 -
-
N
£
= Or N
(o]
—200 | ) DAY .

L | L | L | L L | L L
—4. 10* —2. 10* 0 2 10* 4 10* 6 10*

oSkewness [m/s]

Abbildung 3.25
Nichtliche Mittelwerte von HD 166435 der RV als Funktion des Produkts der Momente (o - Skew). Man
erkennt eine deutliche Korrelation. Der Korrelationskoeffizient betragt » = —0.86. Die gestrichelte Linie

gibt eine angepasste Gerade wieder. Die Streuung in RV um diese Gerade betrigt rms = 61.7 ms™!. Dies
entspricht einer Reduzierung der Streuung von iiber 50%.

von HD 166435 dieser Effekt das Ergebnis nicht stért, kann auf die, im Vergleich zu den
anderen Sternen, hohe projezierte Rotationsgeschwindigkeit v sin ¢ zuriick gefiihrt werden.

Zum anderen zeigt es sich, dafl die Modellatmosphiren keineswegs perfekt sind. So fin-
den sich bei Wellenldngen Linien im Modellspektrum, die dort in der Beobachtung nicht
vorhanden sind. Es wurde auch der umgekehrte Fall beobachtet.

Es ist daher in Zukunft notwendig fiir jeden Stern individuell ein Modellspektrum, mit §
Funktionen an den Wellenldngen, an denen tatséchlich Linien vorhanden sind und mit der
adquaten Tiefe, zu konstruieren. Techniken, die dies erméglichen, sind zum Teil bereits
entwickelt — zum Beispiel in Donati et al. (1997), oder eine CLEAN Entfaltung — und
miissen noch auf das vorliegende Problem adaptiert werden.

3.6 Zusammenfassung und Diskussion

In diesem Kapitel wurde der Einflul von Aktivititerscheinungen, insbesondere von Stern-
flecken, auf die Messung von RVs untersucht. Es wurden simulierte stellare Linienprofile
erstmals nach ihren Momenten entwickelt. Die durchgefithrten Simulationen zeigen eine
eindeutige funktionale Abhingigkeit von Linienasymmetrien, ausgedriickt durch das Pro-
dukt (o - Skew), mit der RV. Dies bedeutet, daf unter Verwendung dieser Groflen fiir
derartige Storungen, der RV korrigiert werden kann.

Es wurde hochaufgeloste Spektroskopie von drei aktiven Sternen durchgefiihrt. Die erhal-
tenen Daten decken fiir alle Sterne mindestens eine Rotationsperiode ab. Aus den Daten
wurden die RVs der Sterne ermittelt und die Momentenentwicklung der beobachteten
Absorptionslinien durchgefiihrt. In den Fillen von £ Bootis A und HD 166435 konnten
signifikante RV Variationen gefunden werden. In beiden Fillen konnten Korrelationen der
Asymmetrien, ausgedriickt durch die Momente, einzelner Linien mit den RVs gefunden
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werden. Die Anwendung der gefundenen Korrelationen fithrte bei beiden Sternen zu einer
Reduzierung der Streuung der RVs um etwa 30%.

Im Falle von ¢ Horologii konnten keine RVs— und Linienasymmetrievariationen gefunden
werden. ¢ Horologii war demnach im Beobachtungszeitraum inaktiv.

Diese Ergebnisse zeigen, dafl sich RVs Messungen bei gleichzeitiger Messung von Lini-
enasymmetrieen tatsichlich fiir den Einfluf} stellarer Aktivitdtserscheinungen korrigieren
lassen. Eine Verbesserung der RV um 30% ist schon mit diesem einfachen Vorgehen und
mit Daten mittlerer Qualitit moglich.

Es wurde die Bestimmung eines mittleren Profils der Spektren mittels einer Multiparame-
teroptimierung realisiert und auf HD 166435 angewendet. Die Asymmetrien (o - Skew) der
so gewonnen Profile zeigen eine deutliche Korrelation mit den RVs. Die angepasste lineare
Korrelation erlaubt eine Korrektur von iiber 50% der urspriinglichen Streuung, nahe den
Meffehler.
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4 Morphologische Studie extrasolarer Planetensysteme.

Die durch die RV—-Methode gefundenen extrasolaren Planetensysteme bieten nun erstmals
die Moglichkeit, direkt die Eigenschaften von Planetensystemen im allgemeinen zu untersu-
chen. Wie bereits dargelegt wurde, ergeben sich aus den RV Daten zunéchst (Abschétzun-
gen fiir) die Bahnelemente der Planeten, wie die Exzentrizitit oder die grofie Halbachse.
Diese Ergebnisse haben bereits zu erheblichen Diskussionen gefiihrt. Zum Beispiel werden
Untersuchungen iiber den Zusammenhang zwischen Exzentrizitit und Masse des Beglei-
ters angestellt (z.B. Mazeh et al. 1997). Es zeigt sich, daf§ die Exzentrizititen, der meisten
bis heute gefundenen extrasolaren Planetenbahnen gréfier sind, als die des Sonnensystems.
Auch hat sich gezeigt, dafl die meisten der jupiterihnlichen Planeten sich auf Bahnen sehr
nahe dem Hauptstern bewegen.

Verschiedene Szenarien sind fiir diese Beobachtungsbefunde denkbar. Eine mogliche Er-
klarung liegt in dem unterschiedlichen Entstehungsmechanismus von massereichen und
massearmen Begleitern. Da sich Objekte mit planetaren Massen (< 12Mj,;,) in der pro-
toplanetaren Scheibe bilden, werden diese Objekte also auf Keplerbahnen entstehen und
somit vorwiegend auf zirkularen Bahnen zu finden sein. Objekte grofierer Masse entste-
hen der heute gingigen Vorstellung entsprechend wie Sterne, durch die Fragmentation
kollabierender Molekiilwolken. Dies fithrt dann, analog zu Doppelsternen, zu vorwiegend
exzentrischen Umlaufsbahnen.

Eine andere Erkldrung konnte in der Gezeitenwechselwirkung zwischen protoplanetarer
Scheibe und dem Protoplaneten wihrend der Bildung und Entwicklung des Planetensy-
stems liegen. Hierbei konnen Resonanzen und Dichtewellen auftreten, welche wiederum bei
kleineren Massen zum Abbau der Exzentrizitat fithren konnten (Lin et al. 2000, Lubow &
Artymowicz 2000).

Auch die Existenz weiterer, massiver Begleiter konnte eine mogliche Erklarung darstel-
len. Durch deren wiederholte Wechselwirkung wihrend der Umléufe, wiirde der massive
Begleiter, andere Begleiter des Sterns in ihrer Umlaufbahn derartig stéren, so dafl deren
Exzentrizitit quasi “gepumpt” wird (Marcy et al. 2000). Dieser Effekt wiire fiir nahe dem
Hauptstern umlaufende Planeten geringer als fiir weiter entfernt befindliche.

Es konnen hier nicht alle bisher vorgeschlagenen Szenarien angesprochen werden, jedoch
diirfte es bereits deutlich geworden sein, daf} sich in den Exzentrizititen der extrasolaren
Planetensysteme noch wesentliche Informationen iiber den Entstehungs— und den Ent-
wicklungsprozefl von Planeten generell befinden.

Ebenfalls wurden bereits weitere Eigenschaften als nur die der Planetenbahn oder des Mut-
tersterns selbst beobachtet. So wurden bei einigen extrasolaren Planetensystemen sensitive
Beobachtungen der direkten Umgebung des Muttersterns durchgefiihrt, welche zur méogli-
chen Detektion von Staubscheiben, sogenannter Debris—Disks, den Resten der Planeten-
bildung, fiihrten (Trilling & Brown 1998, Trilling et al. 2000). Direkte Abbildungen solcher
Staubscheiben bieten die Moglichkeit, die Inklination der Planetenbahn unter der Annah-
me der Koplanaritit von Scheibe und Planetenbahnebene zu bestimmen. Dies ermoglicht
es die sin+ Unsicherheit in der Massenbestimmung des Planeten zu beseitigen oder zumin-
dest zu verringern. Auch lieflen weitere Beobachtungen solcher Scheiben Untersuchungen
iiber die Wechselwirkung Planet—Staubscheibe zu: ein nahe zur oder in der Staubscheibe
umlaufender Planet wird in der Staubscheibe Stérungen und damit Asymmetrien verur-
sachen.

Ein solcher Effekt wurde zur Erklarung der asymmetrischen Struktur der 3 Pictoris Schei-
be, dem sogenannten Warp, wie es vom HST beobachtet wurde (Burrows et al. 1995), oder
den Asymetrien bei HR 4796 herangezogen (Wyatt 1999, Heap et al. 2000). Dies wire dann
eine weitere, indirekte Moglichkeit zur Detektion extrasolarer Planeten. Doch bedarf es
zur Verifikation dieses Verfahrens weiterer Detektionen bekannter RV Planetensysteme
mit Staubscheiben.
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Derartige Staubscheiben werden nach heutiger Vorstellung aus den bei Kollisionen von
Planetesimalen entstehenden Bruchstiicken aufgebaut. Die Anzahl der Kollisionen wird
von den Stérungen abhiingen, die die Planetesimale auf ihrer Umlaufbahn erfahren. Ist
nun bereits ein massives Objekt — zum Beispiel ein Planet — vorhanden, so wird dieses
die Bahnen der Planetesimale stark storen und man kann erwarten, dafl die Zahl der
Kollisionen gréfier sein wird als im Falle ohne einen massiven Begleiter. Da bei der Kollision
solcher Planetesimale vor allem kleine Teilchen (¢ =~ pm) produziert werden, wird die
Staubscheibe bei vielen Kollisionen iiberwiegend aus derartigen Teilchen aufgebaut sein.
Solch kleine Staubteilchen sind sehr effizient fiir Streuung. Es ist daher zu erwarten, daf} ein
vorhandenes Planetensystem, von einer aus kleinen Teilchen aufgebauten Scheibe umgeben
ist. Es ist daher plausibel, eine Korrelation zwischen der Masse des Planeten und der
Fliachenhelligkeit — im gestreuten Sternlicht — einer vorhandenen Staubscheibe zu erwarten.

Aus dem hier dargestellten wird deutlich, daf} es zwar viele Erklirungsmoglichkeiten fiir be-
stimmte beobachtete Phinomene gibt, jedoch reichen die bisherigen Beobachtungsbefunde
nicht aus zu entscheiden, welcher der moglichen physikalischen Prozesse tatsédchlich domi-
nierend ist. Wichtige zusétzliche Informationen kénnen durch weitere direkte Beobachtung
der nahen Umgebung von extrasolaren Planetensystemen gewonnen werden. Sollten zum
Beispiel stark exzentrisch umlaufende Planeten noch einen weiteren, massiven, Begleiter
aufweisen, so ware dies ein Indiz fiir das oben erwidhnte “Pumpszenario”.

Im Folgenden werden nun Beobachtungen und erste Resultate eines Programms vorgestellt
und diskutiert, welches die oben genannten Punkte direkt bei bekannten extrasolaren Pla-
netensystemen vom beobachterischen Standpunkt aus untersucht und welches im Rahmen
dieser Arbeit begonnen wurde.

4.1 Beobachtungstechnik und Programm

Ziel dieses Beobachtungsprogramms ist es, die niahere Umgebung (einige AU) von Ster-
nen mit bekanntem RV-Begleiter mit hoher Sensitivitidt zu untersuchen. Hierfiir stehen
verschiedene Beobachtungstechniken zur Verfiigung: zum einen im optischen und nahen
infraroten Spektralbereich die sogenannte Speckle-Interferometrie und die adaptive Optik
(A/O). Zum anderen im mm— und sub-mm Bereich die direkte Beobachtung.
Speckle-Interferometrie ermoglicht zwar die Detektion von, im Vergleich zur A/O, niher
am Mutterstern befindlichen Objekten, jedoch ist der Einsatz von coronographischen Mas-
ken nicht standardméissig méglich und die Detektion von diffuser und schwacher Emission
extrem schwierig.

Sub—-mm Beobachtungen sind nicht zur Detektion von weiteren, massiven Begleitern ge-
eignet, sondern gestatten lediglich die Detektion thermischer Strahlung von Staub oder
Linienemission von molekularem Gas.

Fiir dieses Projekt wurde in erster Linie die adaptive Optik gew&hlt. Sie ermdoglicht es,
nahezu beugungsbegrenzte Aufnahmen im nahen Infrarot (A = 1 — 5um) zu erhalten. Der
Einsatz einer prifokalen coronographischen Maske, welche den Mutterstern ausblendet,
ist moglich und man kann so die Sensitivitit und den Kontrast nahe zum Mutterstern hin
stark steigern.

Es wurden ebenfalls Beobachtungen im mm Bereich gewonnen, um die Existenz von mo-
lekularem Gas zu untersuchen.

Dieses Projekt wird in enger Zusammenarbeit mit Eric Pantin, Michael Sterzik und Franck
Marchis durchgefiihrt, die auch Teile der Datenreduktion bzw. Analyse anfertigen.

4.1.1 Millimeter Beobachtungen

Um Riickschliisse {iber das Vorhandensein von molekularem Gas zu gewinnen, wurde das
Swedish-ESOSubmm Telescope (SEST) auf La Silla verwendet. Dieses Teleskop verfiigt
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iiber einen Hauptspiegel mit 15 m Durchmesser und stellt das zur Zeit einzige Teleskop
in der siidlichen Hemisphire dar, welches in der Lage ist bei Wellenldngen unterhalb von
A < 3 mm zu beobachten.

Das SEST System

SEST verfiigt iiber drei Heterodynempfinger die den Frequenzbereich von 80 (A = 3 mm)
bis 345 GHz (A = 0.8 mm) abdecken. Fiir die im weiteren vorgestellten Beobachtungen
wurden der IRAM 115/230 GHz SIS Empfinger sowie der SESIS 100/150 GHz Empfinger
verwendet (Tieftrunk 1998). Um das verwendete Empfangssystem zu kalibrieren, wird ein
Reflektor in den Strahlengang zwischen Teleskop und Empfinger geschwenkt, welcher
entweder auf die sogennante hot load mit Ty = 322 K oder auf die cold load mit Ty, =
275 K gerichtet wird. Dieser Vorgang wird etwa alle 10 Minuten automatisch vom System
vorgenommen und stellt die Stabilitdt des Ausgangssignals sicher.

Diese Empfinger wurden wihrend der Beobachtungen mit dem schmalbandigen Akusto-
Optischen Spektrometer (AOS) verbunden. Dieses ermoglicht eine spektrale Auflésung
von 0.080 MHz, entsprechend Av =~ 0.1 km s~! bei 115 GHz und Av ~ 0.05 km s~' bei
230 GHz.

Es ist bei den hier beobachteten Wellenldngen extrem wichtig, den Einflu} der irdischen
Atmosphére zu beriicksichtigen. Zu diesem Zweck wurde fiir dieses Programm das so-
genannte double beam switching angewandt. Hierbei wird zunéchst das Teleskop auf die
Position des Objekts (ON) geschwenkt und dann integriert. Unmittelbar nach der Integra-
tion werden zwei Referenzpositionen (OFF) symmetrisch zur Zielposition mit der selben
Integrationszeit beobachtet. Das Signal der Referenzpositionen, welche natiirlich frei von
kosmischen Signalen sein miissen, stellt dann den atmosphérischen Anteil des beobachteten
Objektsignals dar und werden von dem Spektrum der Objektposition abgezogen. Integra-
tionszeiten fiir die ON und OFF Positionen waren jeweils 2 Minuten und der Abstand am
Himmel zwischen der ON Position und den OFF Positionen wurde, teleskopbedingt, zu
+2/27"in azimutaler Richtung gewihlt, da in dieser Umgebung der Objekte keine kosmi-
sche Emission gefunden wurde.

Die Grofie der Hauptkeule des SEST betriigt bei den hier beobachteten Frequenzen: 57" bei
86 GHz, 45"bei 115 GHz und 23"bei 230 GHz.

Datenreduktion

In der Radioastronomie ist es iiblich die physikalischen Groflen in Temperaturen aus-
zudriicken. Dabei wird die vom Teleskop gemessene Grofle als Antennentemperatur 773
bezeichnet. Die vom SEST System gelieferten Spektren sind bereits durch die Hot- und
Coldload-, sowie mit den OFF-Spektren kalibriert. Von diesen Spektren mufl nun lediglich
noch die Basislinie, der kontinuierliche Untergrund, abgezogen werden. Die im double be-
am switching Modus gewonnen Spektren zeigen einen sehr glatten Untergrund, der in den
meisten Fillen durch eine Gerade angepasst werden kann. Nach Abzug dieser Geraden ist
das Spektrum in 77} kalibriert.

Diese Antennentemperatur ist mit der wirklichen Helligkeitstemperatur Tp durch die
Hauptkeulenhelligkeitstemperatur Thsp:

Ty =T5%/nvB

verbunden. Hier ist nysp die Hauptkeuleneffizienz des Teleskops. Diese betrégt beim SEST:
0.75 bei 86GHz, 0.70 bei 115 GHz und 0.50 bei 230 GHz. Fiillt das Objekt oder die
Quelle ganz die Hauptkeule ist Tyyp = Tpg. Ist die Quelle kleiner, muf3 der Fiillfaktor —
der Quotient aus der Ausdehnung der Quelle am Himmel ©p mit der Ausdehnung der
Hauptkeule ©p: npr = ©p/Op mit beriicksichtigt werden:

T =Tus/nFF -
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4.1.2 ADaptive Optics Near Infrared System — ADONIS

Das gewéhlte Instrument ist das A/O System der ESO, der ADONIS. Es wird im Folgenden
eine kurze Beschreibung der Funktionsweise der A /O gegeben und dann die Instrumentei-
genschaften und die fiir dieses Projekt gewéhlte Instrumentenkonfiguration des ADONIS
zusammengefaflt.

Prinzip der A/O

Beim Durchgang durch die Erdatmosphére wird die urspriinglich ebene Wellenfront des
Objekts stark gestort und verzerrt. Eine der wichtigsten Gréflen hierbei ist der sogenannte
Fried-Parameter ry (Fried 1966). Dieser gibt die durchschnittliche Grofie einer Turbulenz—
(oder besser Kohérenz—) Zelle bei einer gewissen Wellenlénge A an:

ro o XO/° (4.18)

Ein typischer Wert des Fried—Parameters bei optischen Wellenlingen (A &~ 500 nm) ist
ro &= 15 cm. Da nun jede dieser Kohirenzzellen im statischen Fall eine einzelne Abbildung
erzeugt, so erhilt man bei kurzbelichteten Aufnahmen (Integrationszeit t;,; kleiner als die
Lebensdauer der Turbulenzzelle 7 ~ dgescflgvin digiet ~ 20 ms) viele Abbildungen des

Objekts, die sogenannten Speckles. Bei einer langen Belichtung (#;,; > 7) iiberlagern sich
diese einzelnen Abbildungen und es entsteht ein ausgeschmiertes Bild des Objekts. Die
Auflésung dieses Bildes ist dann vom Seeing dominiert und es gilt fiir die volle Breite bei
halber Héhe (FWHMgeeing) einer Punktquelle etwa:

FWHMecing & A/70 - (4.19)

Ziel der A/O ist es nun, diese Einfliisse der Erdatmosphire zu verringern und beugungsbe-
grenzte Abbildungen zu erzeugen. Hierzu wird die durch die Turbulenz der Erdatmosphére
stark verzerrte Wellenfront des Objekts vom Teleskop kommend mittels des sogenannten
Wavefront Sensor (WFS) analysiert. Es handelt sich hierbei im Falle des Shack-Hartmann
WEFS um eine Linsenmatrix, welche die Wellenfront iiberdeckt und Abbildungen einer
hellen Referenzquelle erzeugt. Die Anzahl der Linsen in der Matrix ergibt sich aus der
Anzahl der Turbulenzzellen, die von der Teleskopapertur D iiberdeckt werden und geht
mit (D/rg)%. Jede Linse erzeugt eine Abbildung der Referenzquelle. Die Verschiebungen
dieser Abbildungen sind nun ein Maf} fiir die Steigung der Wellenfront an der Stelle des
Linsenelements. Somit lisst sich die Wellenfront aus diesen Abbildungen stiickweise rekon-
struieren. Bei der A/O wird diese Information genutzt, um einen deformierbaren Spiegel so
zu formen, dafl die Wellenfront nach der Reflexion an diesem wieder in optimaler Form ist.
Dabei handelt es sich in der Regel um einen diinnen Spiegel, an dessen Riickseite Stempel
— die Aktuatoren — angebracht sind, auf die Zug und Druck ausgeiibt werden kann.

Das vom Teleskop kommende Bild wird also zuerst durch einen halbdurchlédssigen Spiegel
nach Farbe getrennt. Der optische Anteil wird zur Rekonstruktion der Wellenfront auf
die Linsenmatrix geleitet und der rote Anteil fillt auf den deformierbaren Spiegel. Das
bedeutet, dal die Rekonstruktion im optischen Bereich stattfindet, was lediglich auf die
guten Figenschaften der CCDs in diesem Spektralbereich zuriick zu fithren ist. Jedoch ist
diese Korrektur “im Blauen” nicht von Nachteil, da die Effekte des Seeings zum Roten
hin aufgrund der Abhéngigkeit (4.18) stark abnehmen. Dieser Effekt wurde zum Beispiel
auch von Pantin et al. (2000) mit ADONIS beobachtet.

ADONIS Instrumentenkonfiguration

Das A/O System der ESO — ADONIS (Beuzit et al. 1994) — ist seit 1993 am ESO 3.6m Te-
leskop auf La Silla im Einsatz. Als WFS wird ein — wie oben erlduterter — Shack-Hartmann
WEFS verwendet. Die Anzahl der Aktuatoren des deformierbaren Spiegels betrigt 64. Der
deformierbare Spiegel kann mit einer Frequenz von bis zu 200 Hz verédndert werden.
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In der fiir dieses Projekt verwendeten Instrumentenkonfiguration kam die SHARP TI+
Kamera zum Einsatz. Diese verfiigt iiber einen 256 x 256 pixel NICMOS3 CCD, welcher
Beobachtungen im Spektralbereich zwischen 1 < A < 2.5 pm erméglicht. Der Abbildungs-
mafstab ist bei ADONIS wéhlbar, wurde jedoch durchgehend zu 50 mas/pixel gesetzt.
Hierbei wird ein Gesichtsfeld von 1278x12”8 erreicht.

Auch kam fiir dieses Projekt eine prifokale coronographische Maske zum Einsatz (Beuzit
et al. 1999). Beim ADONIS koénnen verschiedene Maskengrofien gewihlt werden, wobei
diese Wahl sehr stark von den Beobachtungsbedingungen abhingt. So fiithrt die Wahl ei-
ner kleinen Maske, zum Beispiel mit einem Duchmesser von (/42 bei schlechtem Seeing
von > 1”2 zu starkem Speckle Rauschen (F.Marchis, 2000, priv. Mitteilung). Es ist daher
ein Kompromis zwischen dem Wunsch moglichst kleine Masken zu verwenden, um nahe
am Stern sensitiv zu sein, und den atmosphérischen Bedingungen zu finden. Da das ty-
pische Seeing auf La Silla im Bereich von 0’5 bis 170 liegt, wurde eine Maske mit einem
Durchmesser von 1”0 bei allen Beobachtungen verwendet.

Da alle bis heute gefundenen Sterne mit Planeten scheinbare Helligkeiten von my < 13 mag
aufweisen, konnte die Wellenfrontrekonstruktion direkt mit dem Zielobjekt durchgefiihrt
werden. Bei schwachen Objekten mufl ein anderer, hellerer Stern als Wellenfrontreferenz
im Bereich von 30”vorhanden sein.

Beobachtungstechnik und Datenreduktion

Die Beobachtungen wurden im fiir das Infrarote standardméfiigen Beobachtungsmodus
durchgefiihrt. Dies bedeutet, dal auch unmittelbar nach jeder Aufnahme des Zielobjekts
eine Aufnahme des Himmels — und zwar auch in unmittelbarer Nihe — gemacht werden
muf}, dem sogenannten Sky, da der Himmelshintergrund bei Wellenléingen von A 2 1 pum
nicht vernachléssigbar ist. In der Regel wurden Kuben mit 3-5 solcher Aufnahmen ge-
macht, da der CCD vor allem beim ersten Auslesen Remanenzeffekte zeigte. Dafiir wurde
das Teleskop etwa 1'bis 1’5 vom Zielobjekt weggerichtet. Es mufl dabei auch darauf geachtet
werden, daf8 dann kein anderes Objekt im Gesichtsfeld vorhanden ist?’. In der Datenre-
duktion wurde dann ein aus dem beobachteten Kubus gemitteltes Hintergrundbild von
dem des Zielobjekts abgezogen.

Um auch fiir schwache und ausgedehnte Strukturen sensitiv zu sein, wurde die sogenannte
Point-Spread—Function (PSF, oder Apparatefunktion) Subtraktion durchgefiihrt. Hierbei
wird eine PSF Referenz von der Aufnahme des Zielobjekts subtrahiert. Dadurch werden
die PSF-Fliigel des Sterns verringert und schwache Strukturen und Objekte werden de-
tektierbar, welche zuvor in diesem Fliigel lagen und von diesem iiberdeckt wurden. Um
fiir jede Beobachtung moglichst gute PSF Referenzen zu haben, wurde vor und nach jeder
Beobachtung des Zielobjekts ein Stern beobachtet, von dem bekannt ist, daf} dieser von
keinem schwachen Begleiter oder zirkumstellaren Material umgeben ist und welcher sich
moglichst nahe, am Zielobjekt befindet. Ebenfalls sollte der Referenzstern einen #hnlichen
Spektraltyp wie das Zielobjekt aufweisen, um eventuelle Farbunterschiede zwischen den
Objekten zu vermeiden, die bei der Subtraktion zu Residuen fithren kénnten.

Das hier verwendete Verfahren zur Reduktion und PSF-Subtraktion wurde von Eric Pantin
entwickelt und freundlicherweise fiir dieses Projekt zur Verfiigung gestellt. Ziel ist es eine
moglichst optimale Uberlagerung von PSF und Objekt zu erreichen, welche Einfliisse des
Helligkeitsunterschieds von PSF und Objekt, sowie Verschiebungen und Hintergrundénde-
rungen zwischen PSF und Objekt beriicksichtigt. Hierbei wird das Bild der PSF Referenz
P gegeniiber dem Bild des Zielobjekts O um (dz, 0y) verschoben und im Fluf§ durch den
Faktor R skaliert. Ein konstanter Wert fiir den Hintergrund H wird ebenfalls beriicksich-
tigt. Das so entstehende resultierende Bild wird mit S bezeichnet. Es wird dann iterativ

20Das sogenannte Chopping, bei dem mittels Spiegel die Blickrichtung etwa um die Hilfte des Gesicht-
felds verschoben wird, konnte aufgrund der Verwendung der coronographischen Maske nicht durchgefiihrt
werden.
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Daten des Planeten
Stern Spektr. Typ | my | Distanz | msini a e
mit Referenz [pc] [Mup] [AU]
HD 13445, GI 86" K1 6.12 10.9 4 0.11 0.046
HD 17051, « Hor™T GOV 5.40 17.2 2.26 0.93 0.161

Tabelle 4.1
Daten der extrasolaren Planetensysteme die im Rahmen dieser Arbeit bearbeitet wurden. Die Daten wur-
den den folgenden Referenzen entnommen: I-Queloz et al. (2000), II-Kiirster et al. (2000).

die Fehlerfunktion (Pantin et al. 2000):

F=Y10-S8(P/R,z,6y) — H | (4.20)

minimiert. Damit es zu keiner Uberkorrektur kommt, wird F' lediglich in einem Bereich
berechnet in dem keine Emission von einer Scheibe zu erwarten ist.

Dieses Verfahren wurde von Pantin et al. (2000) entwickelt und erfolgreich eingesetzt, um
die Staubscheibe von HD 100546 mit ADONIS zu detektieren.

4.1.3 Beobachtungsprogramm

Die Liste der Programmsterne dieses Projekts besteht aus den, durch die RV Durchmuste-
rungen gefundenen, extrasolaren Planetensystemen. Da dieses Projekt auf der Siidhalb-
kugel durchgefiihrt wird, beschrinkt es sich auf die extrasolare Planetensysteme in der
siidliche Hemisphire, da ein dhnliches Programm bereits von David Trilling mit dem IRTF
Teleskop der NASA am Nordhimmel durchgefithrt wird (Trilling et al. 2000, Trilling &
Brown 1998). Eine Liste mit den im Rahmen dieser Arbeit bearbeiteten Sternen ist in
Tabelle 4.1 zu finden?'.

Hauptziel war « Horologii, das zum Zeitpunkt seiner Entdeckung jiingste extrasolare Plane-
tensystem (Abschnitt 3.2.3). Es wurden zu diesem Objekt sowohl Daten im Nahinfraroten,
als auch im mm Bereich gewonnen.

4.2 Gliese 86

Gliese 86 (G1 86) wurde zunichst als Objekt ausgewéhlt, da dessen Multiplizitét bis heute
ungeklirt ist. Es wurden keine Beobachtungen im mm Bereich aufgenommen, da dieser
Stern durch sein hohes Alter von einigen 10° Jahren (Queloz et al. 2000) wenig erfolgver-
sprechend ist.

Gl 86 wurde im Rahmen der CORALIE Durchmusterung mit dem 1.2 m “Leonard Euler
Teleskop” von La Silla aus beobachtet. Diese Messungen ergaben RV—Variationen, die
auf einen planetaren Begleiter mit einer Masse von 4 Mj,,/sin¢ und mit einer grofien
Halbachse von ¢ = 0.11 AU hinweisen. Jedoch wurde Gl 86 auch bereits im Zuge der
weniger prazisen CORAVEL Durchmusterung beobachtet und zeigte in dieser eine lineare
Langzeitverinderung seiner RV’s mit einer Amplitude von mehr als 2 km s~! im Verlauf
von iiber 10 Jahren. Diese Langzeitvariation zeigt sich auch in den priziseren CORALIE
Daten, jedoch mit einer anderen als der vom CORAVEL bestimmten Steigung. Diese
Daten lassen auf die Existenz eines massiven — stellaren — Begleiters in einer Bahn mit
einer groflen Halbachse von mehr als 20 AU und einer Bahnperiode von P > 100 Jahren
schliessen (Queloz et al. 2000). Jedoch ist die Planetenbahn zu klein, als daf sich das oben
angedeutete Pumpszenario der Exzentrizitit anwenden liesse.

21Es wurden im weiteren Verlauf des Jahres 2001 noch andere Sterne beobachtet. Jedoch werden diese
Daten hier nicht vorgestellt.
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Gliese 86E in H band
without P3F subtraction

Gliese 86E In H band ]
after applying P5F subtraction

Abbildung 4.1
Aufnahmen von Gliese 86 mit coronographischer Maske.
Links: Ohne PSF Subtraktion.

Rechts: Nach PSF Subtraktion des Referenzsterns.

Die Distanz von Gl 86 wurde von Hipparcos zu 10.9 pc bestimmt. Dies wiirde aber be-
deuten, dafl ein stellarer Begleiter in einem Abstand von 20 AU von Gl 86 mit hoch-
auflosenden Beobachtungsmethoden durchaus direkt detektiert werden konnte. Sterzik et
al. (1999) verwendeten ADONIS, um den von diesen vorhergesagten stellaren Begleiter zu
beobachten. Jedoch war das Resultat negativ und Sterzik et al. (1999) konnten mit ihrer
Sensitivitit stellare Begleiter der Spektralklassen frither als M6 in einer Distanz grofler als
20 AU ausschliessen.

Es ist somit unklar wie die beobachtete Langzeitverinderung hervorgerufen wird. Da je-
doch die Verwendung einer coronographischen Maske die Empfindlichkeit nahe dem Zen-
tralstern erheblich steigern kann, schien es lohnend auch Gl 86 im Rahmen dieses Projekts
zu beobachten.

4.2.1 Beobachtungen

Die ersten Beobachtungen fanden im September 2000 statt und wurden im Hinblick auf
die PSF Subtraktion durchgefiihrt: zwei PSF Referenzsterne (siehe Tabelle 4.2) wurden
vor und nach jeder Gl 86 Beobachtung aufgenommen. Die Beobachtungen im September
wurden lediglich im H Band (A = 1.64 pm) durchgefiihrt, da das Ziel zundchst nur die
Detektion schwacher Begleiter oder einer Scheibe war. Als photometrische Standardsterne
wurde iiblicherweise HR 0721, im November auch AS 01 beobachtet.

Abbildung 4.1 zeigt das erste Ergebnis dieser Beobachtungen ohne und mit PSF Referenz-
subtraktion. In beiden Bildern ist in siidéstlicher Richtung in einem Abstand von 1”7 ein
schwaches Objekt zu erkennen. Daf} dieses Objekt sowohl in den PSF subtrahierten Bilder
als auch in den Bildern bei denen keine PSF Subtaktion angewandt wurde, sichtbar ist,
schlieit ein Artefakt der PSF Subtraktion aus.

Eine erste Abschitzung der Photometrie dieses Objekts ergab, dafl es sich hierbei um
ein Objekt mit substellarer Masse und somit um einen Braunen Zwerg handeln kénnte,
falls das gefundene Objekt ein gravitativ gebundenes System mit Gl 86 bildet. Um diese
Hyphothese zu untersuchen, wurden in den folgenden Monaten weitere Beobachtungen von
G1 86 mit dem ADONIS und in verschiedenen Filtern durchgefiihrt. Ein Beobachtungslog
ist in Tabelle 4.2 wiedergegeben.
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[ Datum [ Seeing | Filter | Bemerkungen |
08.09.2000 | ~ 170 H PSF Referenzen: HD 13424 und HD 14112
10.11.2000 | ~ 078 JK
11.11.2000 | ~171 | TK Ksg
13.11.2000 | ~ 0775 Ks
12.12.2000 | ~ 0765 CVF A =1.51,1.57 and 1.61pum

Tabelle 4.2
Log der Gliese 86 Beobachtungen.

4.2.2 Astrometrie

Zunéchst ist es notwendig zu zeigen, dafl das gefundene Objekt tatséchlich ein gebundener
Begleiter von Gl 86 und kein Hintergrundstern ist. Die hohe Eigenbewegung von GI 86 von
pr, = 2092.7 mas (milli Bogensekunden) pro Jahr in Rektaszension und ps = 654.8 mas
pro Jahr in Deklination und die Tatsache, dafl die Beobachtungen iiber einen Zeitraum
von fast 3 Monaten verteilt lagen, ermoglichten es die relative Bewegung des Objekts zu
GI 86 zu messen.

Die absolute Orientierung und Pixelskala des Detektors wurden anhand des astrometri-
schen Referenzfeldes um 6 Orionis zu 0.2° genau verfiziert. Dieser Wert ist konsistent
mit den Ergebnissen der Detektoriiberwachung durch die Mitarbeiter des La Silla Ob-
servatoriums (Berthier et al., 2001). Dies bestitigt, dafl der Detektor im Verlauf dieser
Beobachtungen korrekt orientiert und justiert war.

Die Bestimmung der relativen Position von Gl 86 und dem schwachen Objekt wurde durch
Anpassung zirkularer Isophoten gewonnen. Hierbei wird das Zentrum von GI 86, welches
ja durch die coronographische Maske verdeckt ist, bestimmt indem kreisférmige Isophoten
an die PSF-Fliigel von Gl 86 (im nicht PSF subtrahierten Bild) angepasst werden. Die
Mittelpunkte der so gewonnenen Isophoten streuen um das wahre Zentrum der Intensitéit
und somit um die Position von Gl 86. Die Position des schwachen Objekts wurde dann
durch Anpassung einer Gaufifunktion im PSF subtrahierten Bild bestimmt. Diese Methode
hat sich als sehr stabil erwiesen und ermoglicht es, die relative Position von Gl 86 und
dem Objekt auf etwa 25 mas genau zu bestimmen.

Vergleicht man die so gewonnenen relativen Positionen der beiden Objekte zu den Be-
obachtungszeitpunkten mit der durch die Eigenbewegung von Gl 86 zu erwartenden Ver-
schiebung — im Falle es handele sich um ein nicht gebundenes System — so erkennt man
keine signifikante Bewegung (siehe Abbildung 4.2 und Tabelle 4.3).

Damit ist gezeigt, dafl das gefundene schwache Objekt in der Tat gravitativ gebunden und
somit ein Begleiter von Gl 86 ist.

[ Datum [ Aa[mas] Ad[mas] | Aa™ [mas] AJ" [mas] |
08.09.2000 | 1510 £25 —853 £6 1510 —853
10.11.2000 | 1522 £3  —789 420 929.1 —743.8
12.12.2000 | 1508 £10 —851 +13 638.6 —686.5

Tabelle 4.3

Vergleich der gemessenen astrometrischen Daten von Gl 86B und den durch die Eigenbewegung von Gl 86
zu erwartenden (mit Sternchen gekennzeichnet) Positionsverinderung, im Falle beide Objekte wiren nicht
gravitativ gebunden.

4.2.3 Photometrie

Wie aus Tabelle 4.2 ersichtlich wurden die weiteren Beobachtungen in nahezu allen verfiigba-
ren Nahinfrarotbindern durchgefiihrt. Jedoch ist die Qualitét der nicht PSF subtrahierten
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= 86E in 5K band
000

filter @ 1.61 mu

Abbildung 4.2

Aufnahmen aus drei Epochen und in drei verschiedenen Filtern von Gl 86. Es wurde jeweils eine Pixelskala
von 50 mas/px verwendet. Der Pfeil in der oberen linken Aufnahme vom September 2000 markiert die
im Zeitraum zur unteren Aufnahme (Dezember 2000) zu erwartende Positionsverschiebung falls Gl 86
und Gl 86B nicht gebunden wiren. Die untere Aufnahme wurde mit dem CVF Filter aufgenommen und
der Begleiter ist nur sehr schwach zu erkennen, die Aufnahme konnte nicht fiir photometrische Zwecke
verwendet werden. Es ist keine relative Positionsverdnderung der beiden Objekte zueinander zu beobachten.

Bilder fiir photometrische Messungen an Gl 86B aufgrund des starken PSF Fliigels, in den
G1 86B eingebettet ist, nicht ausreichend. Alle im folgenden vorgestellten photometrischen
Werte wurden aus den PSF subtrahierten Bildern gewonnen.

Zunichst stellt sich die Frage, wie man die Photometrie am besten bestimmt, da sich
Gl 86B auf den Rauschresiduen der PSF Subtraktion befindet. Diese Residuen nehmen
natiirlich in Richtung der Coronographenmaske zu. Die Anwendung von Aperturphoto-
metrie hat sich am zweckméfigsten und stabilsten erwiesen. Hierbei wird der Fluf3 des
Objekts durch die Zahlrate in einer kreisformigen Apertur und der Hintergrund durch den
Fluf} in einem Ring um die Apertur bestimmt. Dies hat zur Folge, daf} iiber die Inhomo-
genitidten des Hintergrunds gemittelt wird. Die so gewonnen Werte konvergieren jeweils
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bei einem bestimmten Aperturradius??>. Es wurden aufierdem in jedem Filter mindestens
zwei Datenkuben in unterschiedlichen Néchten aufgenommen. Somit lagen bei den Beob-
achtungen unterschiedliche atmosphirische Bedingungen vor. Auch das Rauschverhalten
des Hintergrundes war bei jeder Beobachtung ein anderes. Die erhaltenen Fliisse stimmen
auf 20-30% iiberein und es kann eine Genauigkeit von etwa 0.2 bis 0.3 Magnituden der
Messungen angegeben werden. Einfliisse der Extinktion der Atmosphire bei den unter-
schiedlichen Elevationen wurden nicht beriicksichtigt, da derartige Effekte innerhalb der
Mefgenauigkeit vernachlissigbar waren.

Es ergeben sich folgende Werte fiir die Photometrie von Gl 86B:

o J =147 (£0.2)
o H = 14.4(+0.2)
o K = 13.7(+0.2)
o Ky = 14.2(£0.3)

4.2.4 Diskussion zu Gl 86B

In Abbildung 4.3 sind die photometrischen Werte in ein Farben—Helligkeitsdiagramm eing-
tragen. Es wird deutlich, dafl Gl 86B unterhalb des Wasserstoffbrennlimits liegt und es
sich damit wahrscheinlich um einen Braunen Zwerg handelt. Die Detektion eines méglichen
Braunen Zwerges als Mitglied eines extrasolaren Planetensystems ist so bemerkenswert,
daf} hier eine Diskussion zu diesem Objekt folgen soll. Das vielleicht erstaunlichste Ergeb-
nis der RV-Durchmusterungen der letzten Jahre ist das “Fehlen” von Braunen Zwergen
als Begleiter sonnendhnlicher Sternen. Direkte Suchen nach Braunen Zwergen sind bis
auf acht Objekte ergebnislos verlaufen (siche zum Beispiel Sterzik 2001). Ungebundene
Braune Zwerge (sogenannte free floating brown dwarfs) sind in grofler Zahl gefunden wor-
den, jedoch sind die Parallaxen dieser Objekte nur sehr ungenau oder gar nicht bekannt,
so dafl die Absoluthelligkeit nicht genau bestimmt werden kann. Dies erschwert es, die
verschiedenen Atmosphéirenmodelle dieser Objekte zu verifizieren und so die Physik der
Atmosphéiren massearmer, kiihler Objekte zu verstehen. Im Gegensatz zu stellaren Atmo-
sphéren herrschen in den Atmospéren Brauner Zwerge Temperaturen von T' < 2000 K, so
daf} die Bildung von Molekiilen und die Kondensation von Staub einsetzt. Diese miissen in
der Berechnung der Opazitdten und im Strahlungstransport beriicksichtigt werden. Jedoch
sind diese Einfliisse zum Teil nur sehr ungenau bekannt und die berechneten Helligkeiten
solcher Objekte konnen durchaus stark von den wahren abweichen (Chabrier et al. 2000).

Da wie bereits erwéhnt, die Distanz zu Gl 86 bekannt ist, kann man den Begleiter direkt in
ein Farben—Helligkeitsdiagramm eintragen und sowohl mit theoretischen Modellen als auch
mit anderen Beobachtungen vergleichen. In Abbildung 4.3 ist die Helligkeit von G1 86B im
J Band iiber der J-K Farbe aufgetragen. Man erkennt, daf} dieses Objekt unterhalb der
Grenze des Wasserstoffbrennens liegt. Des weiteren 148t sich bemerken, dafl Gl 86B nicht
durch Modelle beschrieben wird, bei denen Staub in der Atmosphére eine dominierende
Rolle spielen.

In einer neueren Studie von Kirkpatrick et al. (2000) des Sloan-Digital-Sky Surveys
(SDSS) wurden iiber 60 weitere Braune Zwerge gefunden, von denen auch Spektren ge-
wonnen werden konnten. Es war so moglich, diese Objekte in den neuen spektralen Se-
quenzen der L, und T Zwerge einzuordnen. Dabei zeigt es sich, dafl zwischen den L und T
Zwergen eine Helligkeits—“Liicke” von etwa 2.5 Magnituden im Kg Band auftritt. Diese

22Es wurde weiterhin auch versucht, den inhomogenen Hintergrund mittels mehr dimensionaler Polynome
anzupassen. Dies hat sich jedoch als numerisch instabil herausgestellt, was auf die geringe Pixelanzahl
zuriickzufiihren ist, auf welchen eine solcher Anpassung zwanglaufig beruht.
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Abbildung 4.3

Farben-Helligkeitsdiagramm fiir Gl 86B.

Sternchen markieren die Positionen von bekannten spiten M Zwergen (Leggett et al. (1998)), Polygone die
von bekannten Braunen Zwergen und die Dreiecke reprisentieren gefundene Braune Zwerge als Begleiter
von Sternen (siehe Dahn et al. (2000), Goldman et al. (1999), Kirkpatrick et al. (1999), Rebolo et al.
(1998)). Theoretische Isochronen fiir 10? Jahre alte Objekte sind eingezeichnet (nach Chabrier et al. (2000)):
die durchgezogene Linie zeigt die Atmosphirenmodelle, die den Einfluf von Staub enthalten ("DUSTY”
Modelle). Die Punkte auf dieser Linie markieren die Positionen von (v.r.n.l.) 0.06, 0.07, 0.072, 0.075, 0.08,
0.09 und 0.1 Mg Objekten; staubfreie Atmosphiren ("COND” Modelle) sind durch die gestrichelte Linie
wiedergegeben (die Kreuze auf der Kurve markieren die Position der Modelle fiir gegebene Temperatur
und Objektmasse in Klammern daneben).

Gl 86B fallt in den Bereich zwischen den extremen Modellfillen, fiir den es bisher kein beobachtetes Objekt
mit bekannter Parallaxe gibt.

Helligkeitsdifferenz ldsst sich jedoch recht einfach durch das Auftreten von Methan in der
Atmosphére von T Zwergen erklaren. Zeichnet man jedoch die Position von Gl 86B in
dieses Diagramm (wie in Abbildung 4.4 geschehen), so erkennt man sofort, dafl Gl 86B
genau in diese Liicke fillt! Dies bedeutet aber, dafl der Begleiter von Gl 86 ein Brauner
Zwerg mit einem spektralen Typ im Ubergang von L zu T ist, welche von Leggett et al.
(2000) als “frithe T-Zwerge” bezeichnet werden.

Somit wire Gl 86B der erste Braune Zwerg im /T Ubergangsbereich mit bekannter
absoluter Photometrie und wiirde so die Moglichkeit bieten, theoretische Modelle von
substellaren Atmosphéren dieser Spektraltypen zu verifzieren.

Es war auch geplant, die Existenz von Methan direkt durch den Einsatz eines Schmal-
bandfiltersystems, des Circum- Variable-Filters, nachzuweisen. Dieses System ermdoglicht
es, Aufnahmen in einem schmalen Wellenldngenbereich mit wéhlbarer Zentralwellenléinge
zu gewinnen. Damit ist es moglich, eine spektrale Auflésung von R = 60 zu erreichen.
Wird eine Aufnahme in der Methanabsorption bei A = 1.64 pym und eine ausserhalb im
Kontinuum gewonnen, kann so die Existenz von Methan nachgewiesen werden (Brandner
et al. (1997)). Jedoch waren die Zahlraten der Aufnahmen fiir die geplante Analyse zu
gering. So wurden diese Aufnahmen lediglich fiir astrometrische Zwecke verwendet.

Die einzige Erklirung ?

Aus den zur Verfiigung stehenden Daten ist die Schluifolgerung, daf Gliese 86B ein Brau-
ner Zwerg ist, zunichst eindeutig. Kiirzlich wurden jedoch von Jahreify (2001) die Gliese
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Abbildung 4.4

Absolute Helligkeit von L und T Zwergen im Ks Band. Diese Abbildung wurde von Kirkpatrick et al.
(2000) entnommen. Die gemessene absolute Helligkeit von Gl 86B in Ks eingezeichnet (gestrichelte Linie;
das Fehlerintervall ist punktiert dargestellt.)

86B Beobachtungen mit Nahinfrarotdaten von weilen Zwergen verglichen. Es ist fest-
zustellen, dafl die weiflen Zwerge sich im Farb—Helligkeitsdiagramm direkt oberhalb der
T-Zwerge befinden. Gliese 86B befindet sich mit J — K ~ 1 sehr weit im Roten. Aufgrund
der nicht sehr prizisen Photometrie liegt es jedoch im Bereich des Moglichen, dafl dieses
Objekt ein weiler Zwerg ist. Ein weifler Zwerg wiirde dann auch mit einer typischen Masse
von etwa 0.6 M, eine einfache Erkldrung des Langzeittrends der RV von Gliese 86 bieten.

4.2.5 Ausblick

Welcher physikalischer Natur der Begleiter von Gliese 86 auch ist — ein Weifler oder ein
Brauner Zwerg — dieses System stellt ein aussergew6hnliches extrasolares Planetensystem
dar. Die Klidrung, um was fiir ein Objekt es sich bei dem gefundenen zweiten Begleiter
letztlich handelt, wird in nicht ferner Zukunft erfolgen. Mit dem VLT der ESO werden
spektroskopische Daten im Bereich zwischen 1 und 2 pm dieses Objekts aufgenommen
werden. Es wird so mdéglich sein — {iber das Vorhandensein von molekularen Absorptions-
banden — zu entscheiden, ob es sich um ein kiihles substellares Objekt handelt. In diesem
Falle wird eine genauere Zuordnung des Spektraltyps zu treffen sein.

Sollte Gliese 86B ein Weiler Zwerg sein, so wird sich dies im Fehlen von molekularen Ban-
den dussern. Es wird dann von Interesse sein, préizisere photometrische Daten zu erhalten,
da dieses Objekt im Vergleich zu anderen Weiflen Zwergen stark gerdtet erscheint.
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4.3 1+ Horologii

Das andere extrasolare Planetensystem, welches im Rahmen dieses Projekts beobachtet
wurde, ist ¢ Horologii. Da wie bereits dargelegt (siehe Abschnitt 3.2.3), dieses System zum
Zeitpunkt seiner Entdeckung das jlingste extrasolare Planetensystem war und aus der
Theorie der Planetenentstehung es wahrscheinlich erscheint, um einen solchen Stern eine
Staubscheibe zu detektieren, wurde dieser Stern als Zielobjekt dieser Untersuchung aus-
gewihlt?®. Erste Beobachtungen dieses Sterns wurden im September 2000 durchgefiihrt.
Da es zunéchst nur um die Detektion von zirkumstellarem Material oder eines Begleiters
ging, wurden diese Beobachtungen ebenfalls lediglich im H Band durchgefiihrt. Als Refe-
renzsterne fiir die PSF wurden HD 19330 (PSF1) und HD 19916 (PSF2) verwendet. Die
Beobachtungssequenz war — wie oben bereits erwihnt:

PSF1 - sky PSF1 — + Hor — sky + Hor — PSF2 — sky PSF2 — ; Hor — sky + Hor — PSF1 —
ete.

Somit ist es moéglich, von jedem Kubus von + Hor zwei PSF Referenzaufnahmen zu sub-
trahieren und so zwei unabhéingige Aufnahmen zu erhalten. Die Beobachtungen fanden im
selben Zeitraum wie die von Gliese 86 statt. Ein Beobachtungslog ist in Tabelle 4.4 wie-

dergegeben. Als photometrischer Standardstern wurde wie im Falle von Gliese 86 wieder
HR 0721 gewihlt.

[ Datum [ Seeing [ Filter | Bemerkungen |

08.09.2000 | ~ 076 H PSF Referenzen: HD 19916 und HD 19330
12.11.2000 ~ 170 JK

Tabelle 4.4
Log der ¢« Hor Beobachtungen.

4.3.1 Staub um : Horologii ?

Die Beobachtungen von + Horologii im September 2000 zeigten nach Abzug der PSF Refe-
renzen eine Exzessemission. Ein Beispiel ist in Abbildung 4.5 gezeigt. Die diffuse Emission
ist in Nord-Ost—Siid-West Richtung orientiert und erscheint linglich ausgedehnt. Da zu je-
der Beobachtung von « Horologii je zwei PSF Referenzsterne beobachtet wurden, konnten
insgesamt 10 Aufnahmen nach Abzug von einer PSF Referenz erstellt werden. Die in Ab-
bildung 4.5 zu erkennende diffuse Emission um + Horologii konnte auf allen gewonnen Auf-
nahmen beobachtet werden. Diese Emission hat einen mittleren Fluf von etwa 2 mJy/0".
Im Vergleich hierzu liegen die Rauschresiduen der Referenzsterne bei 0.2 mJy/0O". Damit
ist diese gefundene Emission signifikant und deutet auf die Existenz von zirkumstellaren
Material und damit auf eine Staubscheibe hin. Die Strukturen innerhalb der Emission —
wie zum Beispiel der markante dunkle “Finger” in nord-westlicher Richtung vom Zentrum
— sind vom A/O System nicht vollstéindig korrigierte Abberationen. Diese sind auch in
den Resultaten von Pantin et al. (2000) erkennbar.

Um weitere photometrische Daten der gefundenen Exzeflemission zu erhalten, wurden im
November 2000 weitere Beobachtungen von + Horologii durchgefiihrt. Diesmal, ebenso wie
die Beobachtungen von Gliese 86, in anderen Filtern des ADONIS. Es wurden die sel-
ben Referenzsterne wie im September verwendet. Jedoch konnte in keiner Aufnahme eine
Exzessemission um ¢ Horologii gefunden werden. Da jedoch die atmosphirischen Bedin-
gungen wihrend dieser Beobachtungen nicht so gut waren wie die im September, konnte
erst im darauffolgenden April ein endgiiltiger Test mit Referenzsternen durchgefiihrt wer-
den, ob es sich bei der “Detektion” im H Band um ein instrumentelles Artefakt handelt.

23Es war dariiberhinaus auch geplant G.J 3021, ebenfalls ein ZAMS Stern um den ein planetarer Begleiter
gefunden wurde (Naef et al. 2001), zu beobachten. Jedoch war dies aufgrund schlechter Witterungsbedi-
nungen nicht mdglich.
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Abbildung 4.5

Beobachtung von + Horologii mit ADONIS, am 8. September 2000, nach Abzug eines PSF Referenzsterns.
Rechts ist zum Vergleich das Ergebnis dargestellt, wenn zwei Referenzsterne voneinander abgezogen werden.
Man erkennt, daf§ die diffuse Emission um ¢ Hor im Vergleich zu den PSF Referenzen einen erheblichen
Exzess darstellt. Dies wiirde so auf das Vorhandensein von zirkumstellarem Material hindeuten.

Die Region der coronographischen Maske wurde zusétzlich durch eine numerische Maske aus Griinden der
Darstellung verdeckt.

Es stellte sich hierbei schliesslich heraus, daf} sich die PSF des ADONIS von zwei Sternen
mit einer Helligkeitsdifferenz von mehr als 0.5 mag im H Band Filter unterscheidet. Diese
Differenz fiihrt zu einem residuellen Effekt in Nord-Ost—Siid-West Richtung (E. Pantin,
2001, private Mitteilung).

Dies ldasst nur einen Schlufl zu: die im H Band detektierte Exzessemission war ein in-
strumentelles Artefakt. Dieses tritt nur im H Band Filter und bei der Wahl von PSF
Referenzen auf, welche etwa 0.5 mag schwicher sind als der Zielstern. Dafl HD 19916 und
HD 19330 als Referenzsterne gewéhlt wurden, liegt einfach in der Tatsache begriindet, daf§
diese beiden Sterne am Himmel die Nichsten geeigneten Referenzen zu « Hor darstellen.

Eine quantitative Analyse dieser Daten erscheint fiir das Folgende als nicht sinnvoll, da
aufgrund dieses instrumentellen Fehlers keine sicheren Detektionslimits angegeben wer-
den konnen. Zwar ldsst sich die prinzipielle Sensitivitit des ADONIS Systems fiir den
Fall der PSF Sterne angeben, wie fiir die H Band Daten geschehen, jedoch sind diese
Rauschresiduen nicht fiir + Horologii anwendbar. Es soll daher hier auf eine Abschitzung
von Siulendichten des Staubes um ¢ Horologii verzichtet werden.

4.3.2 Molekulares Gas um . Horologii ?

Es wurden im Rahmen dieser Untersuchung auch mm Beobachtungen von ¢+ Horologii mit
dem SEST durchgefiihrt. Diese Beobachtungen dienten dem Ziel, die Existenz von Kohlen-
monoxyd (CO) und Formylium (HCO™) nachzuweisen. Daff + Horologii ebenfalls hierbei
ein interessantes Zielobjekt darstellt, ergibt sich wiederum aus dessen — vergleichsweise —
geringem Alter. Ahnliche Untersuchungen wurden auch bei anderen jungen Sternen, zum
Teil mit nachgewiesener zikumstellarer Staubscheibe, wie € Eridani, durchgefiihrt (Dent
et al. 1995, Zuckermann et al. 1995). Jedoch konnten diese Untersuchungen nur zum Teil
erfolgreich molekulares Gas um diese Sterne nachweisen.
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Abbildung 4.6
Neue Beobachtungen von + Horologii mit ADONIS. Diesmal im J Band. Links ist + Horologii nach Abzug
des PSF Referenzsterns HD 19916 dargestellt. Rechts ist zum Vergleich das Ergebnis der Subtraktion von
zwei PSF Referenzen gezeigt. Es ist kein signifikanter Exzess um ¢ Horologii mehr zu erkennen. Beide
Darstellungen verwenden die gleichen Grenzen der Grauwerte zwischen 0.5 ADU/sec (dunkel) bis 250
ADU/sec (hell).

Die Beobachtungen

Die Beobachtungen wurden am 12. November 1999 durchgefiihrt. Es wurden die Linien des
12C0 Molekiils bei 115.271 GHz 2CO(1-0) und bei 230.538 GHz 2CO(2-1) beobachtet.
Die Integrationszeit auf der Quelle betrug 2 Minuten. Zwei OFF Positionen symmetrisch
zur ON Position wurden ebenfalls 2 Minuten lang beobachtet. Insgesamt wurde 20 Minuten
auf + Horologii integriert. Der HCO™(1-0) Ubergang liegt bei 86.754 GHz und wurde
ebenfalls beobachtet. Die gesamte Integrationszeit lag hier jedoch nur bei 10 Minuten.

Die Systemtemperatur betrug Ty,s ~ 400 K fiir die 115 GHz und Tyys ~ 327 K fiir die
230 GHz Beobachtungen. Die Beobachtungen dieser Frequenzen wurden mit dem IRAM
115/230 Empfiinger durchgefiihrt. Fiir die Beobachtung des 89 GHz HCO™(1-0) Ubergangs
wurde der SESIS 100/150 Empfinger benutzt mit dem ein Ty, ~ 166 K erreicht wurde.
Die Positionierungsgenauigkeit des Teleskops wurde regelméissig anhand von starken SiO
Maser Quellen verfiziert und zeigte sich durchweg besser als etwa 2.

Die Zentralfrequenz wurde auf vrgp = 0.8 km s~! gesetzt. Dieser Wert entspricht dem
von Evans (1967) angegebenen heliozentrischen Radialgeschwindigkeitswert von vgerio =
15.5 km s~!. Neue CORALIE Messungen von + Horologii ergeben einen geringfiigig anderen
Wert von veio = 16.9 km/s (siehe Naef et al. 2001).

Zur Datenreduktion wurden die Spektren mit je 2 Minuten Integrationszeit aufsummiert.
Es hat sich dann gezeigt, dafl eine Gerade als Basislinie ausreicht. Die resultierenden
Spektren sind in Abbildung 4.7 gezeigt.

Resultate

Die rms der Spektren um die Basislinien sind in Tabelle 4.5 angegeben. Zur weiteren
Analyse wurden die Spektren im Geschwindigkeitsraum auf Av = 3.5 km s~' neu gebinnt.
Dies hat zur Folge, dafl das Signal-zu-Rausch-Verhiltnis der Spektren zunimmt. Yama-
shita et al. (1993) und Dent et al. (1995) haben in ihren Untersuchungen als Binbreite
Av = 12 km s~! gewihlt. Diese Autoren geben dies als typische Linienbreite von Gas
an, welches sich auf Keplerbahnen innerhalb der um einige Vega-Fxzeff Sterne gefundene
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Abbildung 4.7

SEST Beobachtungen von « Horologii in den Frequenzen des *>CO(1-0), *?CO(2-1) und HCO™(1-0). Die
Integrationszeit der CO Spektren betrug ingesamt 20 Minuten auf der Quelle. Das Spektrum im HCO™(1-
0) Ubergang wurde 10 Minuten auf der Quelle integriert. Es wurde jeweils eine Gerade als Basislinie an

die Spektren angepasst und abgezogen. Das ?CO(1-0) und das HCO™(1-0) Spektrum wurden um +0.2
verschoben. Die Frequenzskala ist in Radialgeschwindigkeit im Local Standard of Rest angegeben. Die
gepunktete Linie markiert die systemische Geschwindigkeit von ¢ Horologii nach Evans (1967) in diesem
System.

Staubscheiben bewegt. Eine solche Intervallbreite des Binnings ist fiir die 230 GHz Daten
nicht durchfithrbar, da der gesamte von diesem Spektrum iiberdeckte Bereich lediglich
50 km s~ umfasst. Des weiteren zeigen die beobachteten Spektren von molekularem Gas
von Zuckermann et al. (1995) wesentlich geringere Linienbreiten.

Im Falle der '2CO(2-1) Daten zeigt sich in den gebinnten Daten mit Intervallbreiten von
mehr als ~ 1 km s~! ein Signal. Dafl dieses Signal kein Artefakt der gewéhlten Binbreite
ist, zeigt Abbildung 4.8. Das Signal ist bei allen drei gewihlten Intervallbreiten erkennbar.
Die Anpassung einer Gauflifunktion an dieses Signal bei einer Intervallbreite von Av =~
3.5 km s™! liefert eine Amplitude von 7% = 0.019 K bei vpsg = 1.44 km s~'. Das Signal
hat eine Signifikanz von 3.8¢ und ist mit Vorsicht zu betrachten. Es ist jedoch interessant
zu bemerken, daf die Position des Signals dem Betrage nach grofier ist als die gewéhlte
Zentralposition von vrsp = 0.8 km s~!. Sie liegt damit ndher am aktuellen und préziseren
Radialgeschwindigkeitswert von + Horologii nach Naef et al. (2001).

Die Anpassung der GauBfunktion ergibt eine Linienbreite von Av = 5.7 km s~!. Nimmt
man dieses Signal als von Gas auf einer Keplerbahn um ¢ Horologii herriihrend an, so
kann man die Geschwindigkeit dieses Gases zu etwa vco ~ 0.5-Av ~ 2.8 km s~! angeben.
Daraus folgt ein Radius der Bahn, auf der sich das Gas bewegt, von etwa 102 AU (bei
angenommenem sini = 1).
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Ubergang | rmsT) [mK] rmsT) [mK] [ Tvpdv N [em™7]
gebinnt Av = 3.5 km/s | gebinnt Av = 3.5 km/s
HCOT (1-0) 24 7 0.033 2.0-10'"
2C0(1-0) 37 9 0.045 1.2-10™
12C0(2-1) 33 5 0.238M 1.4-10"
Tabelle 4.5

Ergebnisse der + Hor Beobachtungen mittels SEST. Die erste Spalte stellt die rms der gemessenen An-
tennentemperatur T, der ungebinnten Spektren dar. Nachdem die Spektren mit Av = 3.5 km/s gebinnt
wurden, ergeben sich fiir rms von T die Werte der dritten Spalte. [ Taspdv gibt die Werte nach Anwen-
dung der entsprechenden nirp Faktoren und Multiplikation mit Av wieder. (1) Im Falle des ">CO(2-1)
Ubergangs ist hier die Fliche der angepassten GauBfunktion aus Abbildung 4.8 angegeben. Schliesslich
wurde die 1o Obergrenze fiir die Siulendichte N berechnet. Wieder gilt fiir den 2CO(2-1) Ubergang, daB
es sich hierbei um die aus der moglicherweise detektierten Linie bestimmte Sdulendichte handelt.

Um aus den erhaltenen Spektren nun obere Grenzen fiir die Siulendichte des molekularen
Materials zu geben, sei das Material als optisch diinn angenommen. In diesem Falle wird
die Saulendichte N; unabhéngig von der Anregungstemperatur (Rohfls & Wilson 1996):

2
qv
N, =2.97-10° Tgd 4.21

: guA l/ Bav- ( )

mit v der Frequenz des Ubergangs vom Niveau u mit dem Gewichtsfaktor g, auf das Niveau
[ mit dem Gewichtsfaktor g;, gemessen in GHz. Im Falle von Rotationsiibergingen zweia-
tomiger Molekiile ist der Gewichtungsfaktor des Zustands J: gy = 2J + 1. A,; bezeichnet
den Einsteinkoeffizienten des Ubergangs v — [. Im vorliegenden Fall kann nicht ange-
nommen werden, dal die Quelle die ganze Hauptkeule ausfiillt. Daher muf} der Fiillfaktor
nys abgeschitzt werden. Im Folgenden soll die aus der '2?CO(2-1) Detektion abgeleitete
Geometrie der Quelle als Grundlage dienen. Nimmt man an, dafl das Gas in einer Scheibe
mit einem Radius R ~ 115 AU angeordnet ist, so ergibt sich bei einer Distanz von « Ho-
rologii von D = 17.5 pc und einer angenommenen Inklination von 7 = 60° eine projezierte
Fliche des emittierenden Gases von ~ 67.800". Somit erhilt man im Falle des 230 GHz
Ubergangs einen Fiillfaktor nyy = 1.6-10~!. Fiir den 86 GHz Ubergang ergibt sich analog

ngp=2.7- 102 und fiir den 115 GHz Ubergang ngp=4.3- 1072.

Mit diesen Werten und unter Verwendung von Gleichung 4.21 lassen sich nun die S&ulen-
dichten N der einzelnen Molekiile berechnen. Diese Werte sind in Tabelle 4.5 angegeben.
Im Falle des 2CO(2-1) Ubergangs wurde die GauBanpassung an die mdgliche Detektion
verwendet um f Thrpdv zu bestimmen.

4.3.3 Diskussion zu : Horologii

Die von + Horologii durchgefithrten Multiwellenlingen Beobachtungen stellen den zur Zeit
vollstandigsten Datensatz der niichsten Umgebung dieses jungen extrasolaren Planeten-
systems dar. Dieses System diirfte sich mit einem Alter von ~ 106 — 10® Jahren noch
im Stadium der beim Sonnensystem genannten “starken Bombardierungsphase” des pla-
netaren Begleiters befinden. Hierbei fallen die Reste der Planetenentstehung, also Staub,
Gesteinsbrocken und Kometen, auf bereits vorhandene Planeten — diese werden regelrecht
bombardiert. In dieser Phase sollte auch noch Staub und Gestein um den Stern in gréflerer
Menge vorhanden sein.

Neuen ISO Ergebnissen zu Folge weist + Horologii keinen signifikanten Infrarotexzess im
thermischen Infrarot (A 2 50 pm) auf (Habing et el. 2001). Daher kann man die “nicht—
Detektion” einer Staubscheibe als wenig iiberraschend bezeichnen. Jedoch ist zu bemer-
ken, dafl die extrasolaren Planetensysteme um die Trilling et al. (2000) Hinweise auf die
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Abbildung 4.8

1200(2-1) Spektrum von ¢ Horologii aufgenommen mit dem SEST. Dargestellt sind drei verschiedene
Intervallbreiten Av (Binnings). Das Signal bei vrsr ~ 2 km/s ist bei allen Intervallbreiten erkennbar.
Dies zeigt, daf} es sich hierbei nicht um ein Artefakt des Binnings handelt. Im mittleren Bild wurde eine

Gaufifunktion an die Daten angepasst und ist gepunktet dargestellt. Vergleiche auch mit Abbildung 4.7
Mitte.
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Existenz zirkumstellarer Staubscheiben gefunden haben, ebenfalls nicht durch einen aus-
geprigten Infrarotexzess ausgezeichnet sind.

Zwar konnte die von Trilling & Brown (1998) um 55 Cancri detektierte Staubscheibe durch
HST Beobachtungen von Schneider (2001) nicht bestéitigt werden. Doch sind die weiteren
Detektionen von Trilling et al. (2000) bis heute weder widerlegt noch bestitigt.

Weiterhin mufy bemerkt werden, daf3 die Nicht-Detektion von an Staub gestreuten Stern-
licht — wonach gerade in dieser Arbeit gesucht wurde — die Existenz von zirkumstellaren
Staub ebenfalls nicht ausschliesst. Dieser Effekt ist stark von der Groflenverteilung und
dem Abstand der Staubteilchen vom Zentralstern abhéngig. Ist der Grofiteil der Staubteil-
chen gréfler als die Wellenldnge des einfallenden Lichts, so wird praktisch kein Licht mehr
gestreut werden. Man wird solchen Staub nur durch seine thermische Emission bei grofien
Wellenléingen nachweisen konnen. Als Beispiel fiir einen solchen Fall sei € Eridani genannt.
Hier wurde die thermische Emission des Staubes beobachtet (Greaves et al. (1998)). Je-
doch waren Versuche diesen Staub mittels ADONIS zu detektieren bislang ohne Erfolg
(H.Boehnhardt, private Mitteilung).

Die mogliche Detektion von molekularem Gas um ¢ Horologii bedarf in jedem Fall der
Bestétigung durch weitere Beobachtungen. Sollte dieses System tatséchlich mit Gas asso-
zilert sein, wire dies eine Uberraschung. Die Zeitskala fiir die Dissipation von molekularem
Gas liegt bei einigen 105 Jahren und das Alter von + Horologii ist weit gréfer. Sollte sich
diese Detektion jedoch in der Zukunft bestéitigen, so konnte dies ein Hinweis zum Beispiel
auf die Verdampfung von Kometen sein wie sie fiir andere Systeme bereits in der Diskussi-
on sind (Dent et al. 1995). Auch daf} es sich hierbei um einen Rest des molekularen Anteils
der fritheren Akkretionsscheibe handeln konnte, ist denkbar.
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5 Zusammenfassung und Ausblick

Die vorliegende Arbeit befasst sich mit der Detektion und den Eigenschaften extrasolarer
Planetensysteme vom beobachtungstechnischen Standpunkt aus. Der Schwerpunkt hierbei
lag auf jungen extrasolaren Planetensystemen. Diese Systeme ermoglichen einen zeitlich
unmittelbareren Zugang zu den Frithphasen der Entwicklung planetarer Systeme.

Der grofie Erfolg der Messung préziser Radialgeschwindigkeiten (RVs) bei der Detektion
von extrasolaren Planetensystemen um inaktive sonnenihnliche Sterne legt nahe, diese
Methode auch zur Detektion von Planeten um junge Sterne anzuwenden. Jedoch werden
durch den Einfluf} stellarer Aktivititeffekte auf die stellaren Absorptionslinien scheinba-
re RV Variationen erzeugt, welche erhebliche Amplituden erreichen kénnen. Es wurde in
dieser Arbeit mittels Simulationen die Auswirkungen von Sternflecken auf die RV Mes-
sung untersucht. Die durchgefiihrten Simulationen haben gezeigt, dafl eine Korrektur der
RVs, unter Verwendung einer Momentenentwicklung der Absorptionslinienprofile, prinzi-
piell moglich ist. Es wurde festgestellt, dafi das Produkt aus Skewness und Standardab-
weichung der Absorptionslinienprofile eindeutig mit der RVs korreliert ist.

Im weiteren wurden Beobachtungen im Hinblick auf die Entwicklung eines empirischen
Korrekturverfahrens der RVs fiir Aktivitatseffekte durchgefiihrt. Dies erforderte es, moglichst
zeitgleich RVs und hochaufgeloste Spektren zu gewinnen. Ausserdem mufiten die Daten
moglichst vollstindig eine Rotationsperiode abdecken. Im Rahmen dieser Untersuchung
wurden Daten der aktiven Sterne & Bootis A, HD 166435 und + Horologii in mehr als neun
fast konsekutiven Néchten gewonnen.

Aus diesen Daten wurden die RVs dieser Sterne bestimmt und das Verhalten der einzelnen
Absorptionslinien untersucht. Es konnten fiir £ Bootis A und HD 166435 Korrelationen der
RVs mit den Asymmetrievariationen einzelner Absorptionslinien gefunden werden. Dies
ermoglichte eine Korrektur der RVs in beiden Féllen von etwa 30%. Im Falle von « Horologii
konnten im Beobachtungszeitraum keine signifikanten RV Variationen beobachtet werden.
Es konnten auch keine signifikanten Variationen der Linienprofile gefunden werden.

Es wurde ein neuer Ansatz zur Konstruktion eines mittleren Profils vorgestellt und am
Beispiel der Beobachtungen von HD 166435 demonstriert, dafl dieses Vorgehen eine RV
Korrektur von 50% ermdglicht. Dieses mittlere Profil wird unter Verwendung aller im Spek-
trum befindlichen Linien unter Anwendung einer Multiparameteroptimierung konstruiert.
Es verfiigt {iber ein deutlich héheres Signal-zu-Rausch Verhiltnis als die einzelnen Linien
im Spektrum. Als problematisch hat sich hierbei die Konstruktion eines geeigneten Mo-
dellspektrums gezeigt. Dies ist in Zukunft die wichtigste Verbesserung, die anzubringen
sein wird.

Diese Ergebnisse zeigen, dafl prizise Radialgeschwindigkeiten auch bei Sternen mit hoher
Aktivitdt und damit auch mit geringem Alter méglich sind. Welches minimale Alter fiir
Sterne, auch unter Verwendung der hier vorgestellten Korrektur, letztlich fiir die Suche
nach planetaren Begleitern, mittels RVs, in Frage kommt, kann nicht sicher abgeschétzt
werden. Nimmt man HD 166435 mit einem Alter von etwa 200 10 Jahren als Beispiel,
so konnte in diesem Fall die RV Streuung in den Bereich des Mefifehlers gesenkt werden.
Da die schnelle Rotation bei jungen Sternen jedoch zunimmt, wird auch die Mefiprizision
weiter abnehmen. Dennoch erscheint es mit diesen Ergebnissen realistisch zu erwarten, dafl
Sterne mit Altern von bis zu einigen 107 mittels RVs Messungen auf planetare Begleiter
hin untersucht werden kénnen. Somit sind zukiinftig auch RVs Uberwachungen von, zum
Beispiel, T Tauri Sternen denkbar. Die Spektren dieser Sterne miissen jedoch auf die prin-
zipielle Durchfiihrbarkeit der RVs Messung im Vorfeld untersucht werden (zum Beispiel
miissen photosphérische Linien vorhanden und das v sini gering sein).

Auch die Anwendung der vorgestellten Verfahren auf zur Zeit laufende RVs Durchmuste-
rungen ist denkbar. Das Alter der jiingsten bislang gefundenen extrasolaren Planetensy-
steme + Horologii, GJ 3021 und e Eridani liegen im Bereich zwischen 300- 10° und 1- 10°
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Jahren. Bei diesen Objekten waren Beobachtungszeitrdume von mehreren Umlaufperioden
— also bis zu mehreren Jahren — notwendig, um das Signal des Planeten zu identifizieren.
Die hier vorgestellte Korrektur konnte diesen Zeitraum stark verkiirzen, da ein nicht durch
Aktivitat verursachtes RV Signal, aufgrund fehlender Linienasymmetrievariationen friither
erkannt werden konnte.

Eine zukiinftige Applikation der im Rahmen dieser Arbeit entwickelten und angewendeten
Linienprofilanalysen, konnte in der Untersuchung von photosphérischen Strukturen von
sonnendhnlichen, langsam rotierenden Sternen liegen. Bei langsam rotierenden Sternen
kann die Doppler Imaging Technik nicht angewendet werden. Da einzelne Linien mittels
der Momentenentwicklung, bei hinreichendem Signal-zu-Rausch Verhéltnis, prizise auf ihr
Asymmetrieverhalten untersucht werden kénnen, kénnten Studien einzelner Linien Auf-
schluf} iiber, zum Beispiel, Flecken— und Granulationsstrukturen liefern. Die Untersuchung
magnetisch sensitiver Linien kénnte zur Analyse von Magnetfeldern dienen.

Um Planeten noch frither in ihrer Entwicklung, oder gar Entstehung, zu detektieren, wur-
de die Moglichkeit von Maseremission aus der Umgebung solcher Protoplaneten diskutiert.
In der Protoplanetaren Scheibe sind Regionen denkbar, in denen die Bedingungen zur An-
regung von Maserstrahlung vorliegen. Solche Regionen werden wahrscheinlich mit einem
Planeten asoziiert sein. Das Auftreten derartige Maser wiirde sich in periodisch auftre-
tenden und in der Geschwindigkeit variierenden Emissionlinien dussern. Neue Simulati-
onsrechnungen sind abzuwarten, welche auf diesen Effekt hin untersucht werden konnen.
Dennoch erscheint nach der durchgefiihrten Untersuchung die Suche nach derartiger Ma-
seremission lohnend.

Die bisher gefundenen extrasolaren Planetensysteme ermoglichen die Untersuchung plane-
tarer Systeme mittels direkter Beobachtung. In dieser Arbeit wurde die ndhere Umgebung
der Planetensysteme ¢ Horologii und GJ 3021 untersucht. Im Falle des jungen, Alter—
Null-Hauptreihen Sterns ¢ Horologii konnte aus den gewonnen Daten im Nahinfraroten
nicht auf das Vorhandensein einer Staubscheibe oder eines weiteren Begleiters geschlossen
werden. Linien Beobachtungen im Ubergang des CO(2-1) zeigen eine schwache Emission,
die jedoch der Bestitigung durch weitere Beobachtungen bedarf. In den Ubergéingen des
HCO™(1-0) und CO(1-0) wurden keine Hinweise auf Emission dieser Molekiile gefunden.

Die durchgefiihrten Beobachtungen im Nahinfraroten von Gliese 86 fithrten zur Detektion
eines nahen (d = 1”7), sehr schwachen (J = 14.7) Begleiters. Aus den Farben dieses Beglei-
ters wurde geschlossen, daf} es sich hierbei um einen Braunen Zwerg handelt. Doch scheint
auch die Moglichkeit zu bestehen, dafl dieses Objekt ein Weiler Zwerg ist. Spektroskopi-
sche Beobachtungen werden hier in naher Zukunft fiir Klarheit sorgen. Diese Detektion
zeigt, dafl extrasolare Planetensysteme géinzlich verschieden zum Sonnensystem vorliegen
konnen.

Die vorliegende Arbeit kann als Grundlage fiir die zukiinftige Suche nach jungen Planeten-
systemen dienen. Zum einen er6ffnet die Korrektur der RVs fiir Aktivitdtserscheinungen
die Moglichkeit Planeten um aktive und damit auch um junge Sterne zu suchen. Zum
anderen wird die Wechselwirkung zwischen dem Planet und seiner Umgebung, zum Bei-
spiel einer Scheibe, gerade in der Frithphase der Entwicklung von groflem Interesse fiir das
Verstidndnis der hier ablaufenden Prozesse sein. Es wird daher auch notwendig sein, die
ndhere Umgebung solch junger Sterne zu untersuchen. Zwar konnten im Falle von + Horo-
logii keine Hinweise auf die Existenz einer Staubscheibe gefunden werden, jedoch kénnte
die mogliche CO Emission auf die Reste der fritheren Akkretionsscheibe hindeuten.

Die Detektion eines in der Entstehung begriffenen Planeten, wire das Ziel solcher Bemiithun-
gen.
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A Bemerkungen zur Datenreduktion

Es sollen hier nun die Schritte beschrieben werden, die bei der Reduktion der spektrosko-
pischen Daten des ESO-CES durchgefiihrt wurden. Auch wird der Einflufl der einzelnen
Reduktionsschritte auf die Prézision, der aus diesen Daten ermittelten Radialgeschwindig-
keiten untersucht werden. Im Verlauf der Datenreduktion wird aus dem zweidimensionalen
Bild, welches der Spektrograph auf einer registrierenden Apperatur erzeugt, ein eindimen-
sionales Bild erzeugt, dessen Information die Intensitdt und die Wellenlénge ist.

A.1 Die Daten des ESO-CES mit Long-Camera (LC)

Zunichst wird das Verfahren vorgestellt, welches zur Reduktion der Daten verwendet
wurde, die am ESO-CES in der Konfiguration mit der Long-Camera (LC) in der Zeit
zwischen November 1992 und September 1997 aufgenommen wurden.

Die Reduktion von spektroskopischen Daten, die mit einem CCD aufgenommen werden,
besteht im allgemeinen aus den folgenden Schritten:

1. Subtration des Dunkelstroms.

2. Subtraktion moéglichen Streulichts.

3. Elimination der Pixel zu Pixel Variationen.
4. Entfernen von kosmischen Teilchentreffern.

5. Extraktion eines eindimensionalen Bildes.

6. Bestimmung und Anwendung der Dispersion.

7. Kontinuumssubtraktion und Normalisierung.

Um die Bestimmung der Radialgeschwindigkeit unter Verwendung der Datenmodellierung
durchzufiihren ist weiterhin die Bestimmung des Fehlers eines jeden Pixels notwendig.

Wie wirken sich nun die Reduktionsschritte (1-7) auf die gemessene Radialgeschwindigkeit
aus? Jede Verdnderung der Daten kann und wird auf die gewonnene Radialgeschwindigkeit
Einflu nehmen. In der Konfiguration des ESO-CES vor 1998 entsprach ein Pixel auf dem
CCD einem Geschwindigkeitsintervall von ~ 1.3 km/s. Bei einer angestrebten Prézision
von ~ 10 m/s, was einem 100-fach feinerem Raster entspricht, wird klar, daf§ jeder Re-
duktionsschritt auf seinen Einflul im Ergebnis hin iiberpriift werden muf}. Die Messung
von differentiellen Radialgeschwindigkeiten beruht ja im wesentlichen auf dem Vergleich
von Spektren die zu verschiedenen Zeitpunkten aufgenommen wurden. Es miissen daher
die instrumentellen Effekte soweit wie mdglich beseitigt werden. Jedoch sollen die Daten
nur soweit als notig aufbereitet werden. Fiir die Gewinnung von prézisen Radialgeschwin-
digkeiten konnen, wie im Folgenden diskuiert wird, einige Schritte der sonst iiblichen
Datenreduktion weggelassen werden.

A.1.1 Dunkelstrom und Streulicht

Die Schritte 1 und 2 stellen lediglich eine Subtraktion eines Wertes von dem gesamten
Spektrum dar und werden keine Verschiebung des Spektrums erzeugen. Jedoch werden so
die Linientiefen wiederhergestellt, die durch den Dunkelstrom und eventuelles Streulicht
verdndert wurden.
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A.1.2 Flatfielding

Das sogenannte Flatfielding (Schritt 3) ist bei CCD Daten ein sehr wichtiger Schritt. Da
sich das Ansprechverhalten der Pixel einer CCD innerhalb von Tagen verdndert und dies
in einer nicht vorhersagbaren Art und Weise geschieht, ist im Spektrum ein zusétzliches
Rauschen vorhanden, welches von diesen Pixel-zu-Pixel Variationen herriihrt. Um die-
se Variationen zu beseitigen, wird am Anfang und am Ende jeder Beobachtungsnacht
ein sogenanntes ”Flatfield” aufgenommen. Es handelt sich dabei um eine Aufnahme, bei
der das Teleskop auf eine spektral homogen reflektierende Fliche gerichtet wird, die von
einer ebenfalls spektral flachen Lichtquelle beschienen wird. In dieser Konfiguration wer-
den dann Spektren aufgenommen und zu einer Aufnahme mit hohem Signal-zu-Rausch
Verhiltnis kombiniert. Das so gewonnene Spektrum ist relativ flach und enthilt lediglich
noch die Pixel-zu—Pixel Variationen des CCD. Die Division der Sternspektren durch dieses
"Flatfield” entfernt also diese Variation und erhoht so das Signal-zu-Rausch Verhéiltnis
des Sternspektrums. Dieser Schritt hat zwar, wie noch gezeigt werden wird, erheblichen
Einfluf} auf den Kontinuumsverlauf, ist aber unabdingbar, da es keine andere Moglichkeit
gibt die Pixel-zu-Pixel Variationen zu beseitigen.

A.1.3 Kosmische Teilchen Treffer

Treffen Teilchen der Kosmischen Strahlung den CCD, so wird kinetische Energie des Teil-
chens an den CCD iibertragen (Bethe-Bloch-Formel). Ein solcher Treffer wird auf le-
diglich ein Pixel lokalisiert bleiben (in manchen Fillen werden auch noch einige wenige
Nachbarpixel beeinfluit). Pixel mit kosmischen Treffern (Cosmics) zeichnen sich relativ
zu ihrer Umgebung durch sehr hohe Flulwerte aus. Die Identifikation der Pixel, die von
kosmischen Teilchen getroffen wurden, ist im Falle von spektroskopischen Daten in auto-
matischer Weise nicht durchzufiihren, ohne das Spektrum zu verdndern. Da, wie bereits
angedeutet, diese Erscheinungen auf sehr wenige Pixel beschrinkt bleiben (bei den hier
vorliegendenen Spektren handelt es sich um Daten heller Sterne die nicht linger als 15
Minuten belichtet wurden, daher finden sich im eindimensional extrahierten Spektrum mit
2048 Pixeln weniger als etwa 5% der Pixel mit kosmischen Treffern) und das Ergebnis der
Radialgeschwindigkeitsmessung mittels Datenmodellierung von solchen “Cosmics” nicht
beeinflusst wird (M. Endl, private Mitteilung), wurde auf das Entfernen von kosmischen
Teilchen getroffener Pixel verzichtet.

A.1.4 Eindimensionale Extraktion

Die Extraktion zum eindimensional Bild ist unkritisch. Das Sternspektrum wird auf dem
CCD mit einer Breite in rdumlicher Richtung (senkrecht zur Dispersion) abgebildet. Die-
se “rdumliche Breite” des Spektrums betrug im Falle des ESO-CES mit LC fiir Sterne
etwa 5-10 Pixel (Flatfield, Mond und B-Sterne leuchten den Eintrittsspalt besser aus
und erzeugen so ein zum Teil erheblich breiteres rdumliches Profil; sie wurden jedoch mit
der gleichen Breite wie die Sterne extrahiert, da auch so gewihrleistet wird, daf} das aus
dem Todspektrum rekonstruierte instrumentelle Profil dem der Sternspektren entspricht).
Da keine Verschiebung der stellaren Linienpositionen iiber die rdumliche Breite des CCD
vorhanden war, ist kein Einfluf} auf die Radialgeschwindigkeit zu erwarten.

A.1.5 Dispersion

Die Dispersionslosung wurde aus Thorium—Argon (Th-Ar) Spektren gewonnen. Zu Beginn
und am Ende jeder Beobachtungsnacht wurden mehrere ThAr Spektren aufgenommen.
An diese Spektren wurden nach der eindimensionalen Extraktion, um erfahrungsgeméf
die hochste RV-Prézision zu erhalten, Dispersionspolynome zweiter und sechster Ordung
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angepasst und die Koeffizienten der verschiedenen Spektren gemittelt. Im Gegensatz zu der
sonst iiblichen weiteren Reduktion, wurde auf das sogenannte Rebinning verzichtet. Hierbei
wird das Spektrum in dquidistanten Schritten in Wellenléinge interpoliert. Dieser Schritt,
vor allem die damit verbundene Interpolation, wiirden eine erhebliche Manipulation der
Daten bedeuten.

A.1.6 Kontinuumsnormalisierung

Dieser Schritt stellt den vielleicht kritischsten dar. In der Konfiguration von 1992 bis 1998
war der CES mit dem 1.4m Coudé-Auxiliary-Telescope (CAT) verbunden. Das Licht vom
CAT wurde iiber den Nasmyth Fokus durch ein Rohr in das Teleskopgebdude des 3.6m
Teleskops geleitet, in dem sich der CES befindet. Das Spektrum zeigt in Dispersionrich-
tung einen stark “geknickten” Kontinuumsverlauf. Dieser Effekt war zwar seit langem
bekannt (Kiirster 1991), jedoch ist die Ursache der Vignettierung nicht geklirt worden
und es ist — selbst wenn der Effekt nicht in allen Daten deutlich zum Vorschein tritt —
anzunehmen, dafl Vignettierung wihrend der gesamten Beobachtungszeit vorhanden war.
Bei der Standardreduktion von spektroskopischen Daten werden derartige Effekte durch
die Kontinuumsnormalisierung korrigiert. Hierzu werden Kontinuumspunkte ”per Auge”
markiert und durch diese dann eine Funktion angepasst. Diese angepafite Funktion (im
allgemeinen Polynome oder Spline-Funktionen) wird dann als Kontinuum verwendet und
durch sie dividiert. Dieses Verfahren ist bei stellaren Spektren erfolgreich, betrachtet man
jedoch ein Spektrum welches durch die Iodzelle aufgenommen wurde, so sieht man, dafl
zum einen die Todlinien selbst extrem dicht sind und praktisch keine Kontinuumspunkte
erkennbar sind. Kommen noch die stellaren Absorptionslinien hinzu, so ist die Definition
von echten Kontiuumspunkten ausgeschlossen. Dies bedeutet aber, wenn man versucht die
Kontinuumsnormalisierung der hier verwendeten Daten durchzufiihren, man auf jeden Fall
einen grofleren Fehler macht. Eine Quantifizierung derartiger Effekte ist jedoch schwierig.
Um den Einflufl der Kontinuumsnormalisierung auf die Radialgeschwindigkeitsmessung
zu untersuchen, wurde ein reduziertes Spektrum von GJ 570 A mit verschiedenen Konti-
nua (Abb.A.la) multipliziert und aus diesen Spektren die Radialgeschwindigkeit mit zwei
unterschiedlichen Programmen bestimmt.

Die Ergebnisse dieser Versuche sind in den Abbildungen A.la und b dargestellt. Man
erkennt, daf§ das Verfahren, welches die IP-Rekonstruktion verwendet (AUSTRAL) von
Kontinuumsverldufen nahezu unabhéngig ist. Dies liegt an der Multiparameteroptimie-
rung, die auf kurzen spektralen Abschnitten arbeitet. Im Falle der LC Konfiguration wer-
den die besten Ergebnisse mit spektralen Abschnitten von 100-150 Pixeln erzielt (Endl et
al. (2000)). Einer der zu optimierenden Parameter, ist die lineare Steigung innerhalb des
zu modellierenden spektralen Abschnitts.

Zum Vergleich sei noch die frither verwendete Methode zur Bestimmung von Radialge-
schwindigkeiten mittels Iodzelle erw&dhnt. Dabei wird nicht das IP rekonstruiert, sondern
ein beobachtetes Sternspektrum ohne Iod und ein reines lodspektrum als Modell verwen-
det. Die Radialgeschwindigkeit wird hierbei bestimmt, indem diese Spektren gegeneinander
verschoben werden, bis diese Rekonstruktion eines Stern+Iod Spektrums verglichen mit
dem beobachteten Stern+Iod ein Optimum erreicht. Die hierzu verwendete Software (RA-
DIAL) wurde am McDonald Observatorium in Texas entwickelt und freundlicherweise von
A. Hatzes zur Verfiigung gestellt. Die Resultate der Radialgeschwindigkeitsmessung sind
in Abbildung A.1b gezeigt. Es ergibt sich, dafl Kontinuumsdifferenzen mit einer Amplitude
von 10% zu Geschwindigkeitsabweichungen von ~ 7 ms™' fithren (Abbildung A.1b).
Anders gesagt bedeutet dies, daf} eine fehlerhafte Kontinuumsbestimmung mit einer Am-
plitude von 10% des wahren Kontinuumflusses, einen Fehler in der Radialgeschwindigkeit
von bis zu 7 m/s hervorrufen kann.

Diese Ergebnisse haben zu dem Entschluss gefiihrt, auf die Daten der ESO-CES-LC
Durchmusterung keine Kontinuumsnormalisierung anzuwenden, sondern die Daten so un-
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Abbildung A.1

Zum Einfluf} des Kontinuums auf die Radialgeschwindigkeit.

A.1a (oben)

Acht verschiedene angenommene Kontinua. Es wurde ein durch die Iodzelle hindurch aufgenommenes
stellares Spektrum mit diesen Funktionen multipliziert und die Radialgeschwindigkeit dieses Spektrums
dann bestimmt.

A.1b (links)

Ergebnisse ermittelt mit dem Programm AUSTRAL, welches das IP modelliert. Das Ergebnis hingt kaum
mit der Kontinuumsform und Amplitude zusammen. Die x Achse deutet die entsprechende Kontinuums-
form an, die in Abb.A.la definiert sind. Die durchgezogene Linie zeigt die Radialgeschwindigkeit, die aus
dem unverdnderten Spektrum ermittelt wurde.

A.1c (rechts)

Ergebnisse von RADIAL auf Daten, die ebenfalls mit den Kontinua 1-8 verdndert wurden. Das Ergebnis
héngt entscheidend von dem gew&hlten Kontinuum ab und n#hert sich dem Wert des unverdnderten
Spektrums asymptotisch an.

behandelt wie moglich zu belassen. Effekte wie Kontinua oder Streulicht (welches nicht
durch die Streulichtsubtraktion erfasst wird) werden von zu optimierenden Parametern be-
handelt und somit erst in der eigentlichen Radialgeschwindigkeitsanalyse korrigiert (siehe
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Ident: IOT_HOR
Telescope: ES0-CES
ObsDate (d m y): 24 2 2000
ObsTime (UT/h) : 0.61771E+00
ExpTime (s) :  0.4800E+03
geo JD , bary JD , Barycorr(m/s):
0.245159852573802E+07 0.245159852340816E+07 -.841022545509213E+04
0.245159852851584E+07 0.245159852618590E+07 -.841243845294983E+04
0.245159853129365E+07 0.245159852896364E+07 -.841458900254807E+04
Dispersion Coeff (2nd order):
0.537699707031250E+04 0.896122958511110E-02 -.464711256142890E-07
Dispersion Coeff (6th order):
0.537699804687500E+04 0.895581953227520E-02 -.416757615084860E-07
-.140220821065460E-11 -.948658702951340E-17 0.767606289355130E-19
-.108766721662240E-22
S/N Values: Mean, Median, Min, Max
0.4094E+03 0.4168E+03 0.2351E+03 0.8440E+03
Weather : 1

QualFlag: O
Comment :
PX#  WAVELENGTH FLUX ERROR MASK

1 0.537700603E+04 0.712494000E+06 0.844217000E+03 O
2 0.537701499E+04 0.174092000E+06 0.417493000E+03 O
3 0.537702395E+04 0.173086000E+06 0.416286000E+03 O

Abbildung A.2
Beispiel einer reduzierten Datei. Es handelt sich hierbei um ein Spektrum von ¢ Hor aufgenommen am
24.02.2000. Es sind lediglich die ersten drei Pixel dargestellt. Ndheres siehe Text.

auch Endl et al. (2000)).

A.1.7 Fehlervektor

Ein weiteres Element der Datenreduktion ist die Ermittlung des Fehlers jeden Pixels. Die-
ser ergibt sich aus dem Ausleserauschen orpn, dem Photonenfehler des Flatfields opr und
des Darks opgrr und der Photonenstatistik oppo. Diese Fehler addieren sich quadratisch
zum Gesamtfehler o,p0:

_ [ 2 2 2
Ototal = \/UFF 1t 0roN t ODark T TPhot -

A.2 Praktische Umsetzung und Ergebnisse der Reduktion

Da im Verlauf der ESO-CES-Radialgeschwindigkeitsdurchmusterung seit 1992 mehr als
2000 Einzelspektren aufgenommen wurden, war klar daf} eine ziigige Verarbeitung dieser
Datenmenge nur durch eine weitgehende Automatisierung der Reduktion erfolgen konnte.
Ein umfangreiches MIDAS Programm, welches alle oben aufgefiihrten Reduktionsschrit-
te beinhaltet, wurde von M. Kiirster geschrieben. Diverse Erweiterungen beziiglich der
Automatisierung der Datenhandhabung (wie automatische Objekterkennung und Unter-
scheidung von Kalibrations- und Sternaufnahmen) wurden im Rahmen dieser Arbeit in
das Reduktionsprogramm implementiert. Da die von M. Endl entwickelte Software auf AS-
CII Dateien arbeitet, wurden alle reduzierten Spektren sowohl im astronomischen Stan-
dardformat (FITS), als auch im ASCII Format erzeugt. Diese ASCII Dateien bestehen
sdmtlich aus einem Kopfteil, in welchem der Name des beobachteten Objekts, das ver-
wendete Instrument, die Beobachtungzeit, das Datum und die Belichtungszeit vermerkt
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Abbildung A.3
Vergleich der rdumlichen Profile eines Sternspektrums und eines Flatfields.
A.3a (links) Mittleres rdumliches Profil einer Flatfield Aufnahme. Man beachte die Einsenkungen in
den Maxima der einzelnen Slices. Diese werden vermutlich durch die, nicht auf den Lichtleitereingang
fokussierten, Lichtstrahlen der Flatfieldlampe verursacht.

A.3b (rechts) Mittleres rdumliches Profil einer Sternaufnahme. In diesem Fall sind die Slices glatt und
keine Einsenkungen sind zu erkennen.

sind. Weiterhin sind das geozentrische Julianische Datum, das baryzentrisch korrigierte
Julianische Datum und die baryzentrische Geschwindigkeitskorrektur jeweils zu Beginn,
in der Mitte und am Ende der Belichtung angegeben. Diese baryzentrische Korrektur wur-
de unter Verwendung der DE200 Datei (Standish 1990) und unter Beriicksichtigung der
Eigenbewegung des beobachteten Sterns, nach HIPPARCOS Daten, berechnet.

Die Dispersionskoeffizienten zweiter und sechster Ordung sind ebenfalls hier zu finden.
Als Information der Qualitédt eines jeden Spektrums befinden sich im Kopfteil noch die
Angaben zum Signal-zu-Rausch Verhiltnis, als auch ein Vermerk {iber die Wetterbedin-
gungen, (0=Gut — 1=Wolken) welche aus dem Logbuch entnommen wurden, und noch eine
Qualititsnote: 0=Gut — 1=Warnung — 2=Unbrauchbar. Jedes Spektrum wurde am Ende
der Reduktion einer optischen Inspektion unterzogen. Zeigt ein Spektrum Anzeichen von
schlechter Qualitét (z.B. starke Cosmics) oder sind im Logbuch eventuelle instrumentelle
Verdnderung vermerkt, wurde diese Qualitdtsnote entsprechend gesetzt. Eine Kommentar-
zeile ermoglicht es, zu jedem Spektrum noch weitere Angaben zu machen.

Der Rest der Datei enthilt das Spektrum. Die Pixelnummer, die aus der Dispersionslosung
zweiter Ordung entsprechende Wellenlinge in A und den mittles Photonenstatistik be-
rechneten Fehler des Pixels. Der MASK Vermerk ist immer auf Null gesetzt und soll bei
moglichen spéteren Verdnderungen der Werte einzelner Pixel auf Eins gesetzt werden.

Ein Beispiel einer solchen ASCII Datei ist in Abbildung A.2 wiedergegeben.

A.3 Der ESO-CES mit der Very—Long—Camera (VLC)

Seit Oktober 1997 ist der CES mit der Very-Long—Camera ausgestattet, die eine 2.6 fach
hohere Dispersion des Spektrums auf dem CCD Chip erzeugt und damit eine Auflésung
von bis zu R ~ 235.000 erlaubt. Zudem ist der CES seit Oktober 1998 mittels Lichtleiterka-
bel mit dem Cassegrain—Fokus des 3.6m Teleskops verbunden. An die Stelle des Spalts sind
nun sogenannte Image-Slicer getreten. Es handelt sich dabei um Prismenéhnliche optische
Komponenten, die das Sternscheibchen in iibereinanderliegende Steifen zerlegen (Abbil-
dung A.4). Die Breite dieser Streifen entspriche so der Breite eines Spaltes. Da jedoch
auf diese Weise das gesamte Sternlicht in den Spektrographen gelangt und nicht wie beim
engen Spalt ein Grofiteil des Lichts verloren geht, ist die Effizienz dieser Konfiguration -
bei gleichem Auflésungsvermogen - wesentlich héher.
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Abbildung A.4

Prinzip eines Image-Slicers. Das auf den Slicer fallende Sternscheibchen wird in Streifen (slices) zerlegt und
iibereinander projeziert. Das austretende Licht hat die Breite W, die damit die Breite des Eintrittsspalts
des Spektrographen darstellt. Der Vorteil gegeniiber dem Spalt ist, dal das gesamte Licht des Sterns in
den Spektrographen gelangt.

Auf dem CCD wird ist nun die Abbildung des Spektrums in rdumlicher Richtung stark
strukturiert. Jeder der Streifen (Slice), in den das Sternscheibchen zerlegt wurde erzeugt
ein eigenes Spektrum. Damit wird das Spektrum im Falle des hochauflésenden Slicers des
CES (R =~ 235.000) auf iiber 350 Pixel verteilt (Abbildung A.3).

Dieses neue Abbildungsformat machte es erforderlich, eine neue Reduktionsroutine fiir
Daten die mit Image-Slicer aufgenommen wurden zu entwickeln.

Auch ist seit November 1999 ein neuer CCD mit 4096 Pixel in Dispersionsrichtung instal-
liert, der iiber eine zum Teil hthere Quanteneffizienz verfiigt.
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Es mufl bemerkt werden, dafl bei allen in dieser Arbeit prisentierten Daten, die mit dem
ESO-CES und VLC gewonnen wurden, kein Flatfielding durchgefithrt wurde! Dies liegt
an den unterschiedlichen raumlichen Profilen von Flatfield und Sternspektren (siehe Ab-
bildung A.3). In der jetzigen Konfiguration kénnen keine Dom—Flatfields mehr aufgenom-
men werden, da die Intensitit der dafiir verwendeten Lampen zu gering ist und so nicht
geniigend Fluf} auf den CCD gelangt. Es wird daher das Licht einer hellen Faltfieldlampe
in den Eingang des Lichtleiters am Teleskop eingespiegelt. Jedoch ist dieses Licht nicht
auf den Lichtleitereingang fokussiert. Der Lichtleiter erhilt das Offnungsverhéltnis des in
ihn eingespeisten Lichts. So gelangt in den CES nicht-fokussiertes Licht, wihrend der CES
auf Lichtstrahlen mit f/8 (dies entspricht dem Offnungsverhéltnis des 3.6m Teleskops im
Cassegrainfokus) ausgelegt ist. Die rdumliche Struktur des Flatfields fiihrt, wenn man die-
ses Faltfield auf ein Sternspektrum anwendet, zu einer zum Teil drastischen Reduzierung
des Signal-zu-Rausch Verhéltnisses.

Die gleiche Anordnung wird fiir die Wellenléngenkalibration verwendet, jedoch wird hier
das Licht einer ThAr-Lampe auf den Lichtleitereingang gespiegelt. Der dabei auftretende
Effekt ist nicht vollig verstanden, scheint aber in einer Verbreiterung der ThAr-Linien auf
dem CCD zu resultieren. Dies wiirde die gemessene Variation des Auflosungsvermogens
des CES erkléren.
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