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Die 170-pm-Zufallsdurchmusterung mit ISO —
Strukturen im kalten Staub der Milchstrafie

Zusammenfassung: Die Zufallsdurchmusterung von ISO bei 170 um bietet gute
Moglichkeiten, das interstellare Medium der Milchstrale zu untersuchen. In der
vorliegenen Arbeit wird gezeigt, wie aus den Daten der regellos verteilten Satel-
liten-Schwenks neue Erkenntnisse iiber Verteilung und Struktur der interstellaren
Materie gewonnen werden konnen. Es ist ein Verfahren entwickelt worden, Struk-
turen mit Ausdehnungen bis & 15" automatisch aus den Schwenkdaten zu extrahie-
ren. Position, Winkelausdehnung, Helligkeit und (170 wm/100 pwm) Farbtemperatur
werden dabei fiir alle Quellenkandidaten bestimmit.

Eine Analyse der Daten in Chamaeleon ergibt, da3 die kiltesten gefundenen
Knoten mit kalten, dichten Molekiilwolken-Kernen zusammenfallen. Andererseits
treten alle von ISO {iiberquerten Molekiilwolken-Kerne auch als Staub-Kondensa-
tionen in Erscheinung. Meistens ist deren Staubtemperatur niedriger als in der Um-
gebung. Hohe Farbtemperaturen, die in einigen Kernen mit eingebetteten jungen
stellaren Objekten gefunden werden, weisen auf warmen zirkumstellaren Staub
hin.

In der Dunkelwolke B 217 wird der Zustand des interstellaren Gases mit Hil-
fe von radiospektroskopischen Beobachtungen des NH3z-Molekiils bestimmt. Der
Wolkenkern B217SW befindet sich in hydrostatischem Gleichgewicht und konn-
te zukiinftig Sterne bilden. Die niedrige Staubtemperatur von 12 K deutet auf
verdnderte Teilcheneigenschaften, wahrscheinlich durch Zusammenklumpung der
Staubkornchen, hin. Die in B 217 gefundene Verkniipfung von Staub- und Gastem-
peratur steht in Einklang mit einer statistischen Untersuchung an weiteren 14 dich-
ten Kernen.

SchlieBlich werden die Temperaturverteilungen der kalten Knoten in den na-
hen Molekiilwolken-Komplexen in Chamaeleon, Taurus und Ophiuchus miteinan-
der verglichen. Eine Staubtemperatur von etwa 13 K stellt iiberall einen Grenzwert
dar, der nur in Regionen mit Sternentstehung unterschritten wird. Die hochsten
Temperaturen werden in der p-Ophiuchi-Wolke gefunden und sind mit einer au-
Bergewohnlich hohen Sternentstehungs-Effizienz verbunden.

Zahlreiche mit der Zufallsdurchmusterung bei 170 um entdeckte, bei 100 wm
aber undetektierte Quellen weisen auf extrem kalten Staub hin und bilden eine
Ausgangsbasis fiir weitere Forschungen.



The ISOPHOT Serendipity Survey —
Structures in the Cold Dust of the Milky Way

Abstract: The ISOPHOT Serendipity Survey at 170 pm is well suited for study-
ing the interstellar medium of the Milky Way. The presented work expounds how
the randomly distributed scans can be used to learn something about the distribu-
tion and structure of the cold interstellar dust. Software has been developed to
extract structures with sizes up to =~ 15’ from the scan data. Position, angular size,
surface brightness and (170 um/100 wm) colour temperature of the dust knots are
determined thereby.

In the analysis of the data of Chamaeleon, the coldest dust knots turn out to
coincide with dense molecular cloud cores. All observed molecular cores are de-
tected at 170 wm, and often their dust temperatures are lower than the surrounding
temperatures. High colour temperatures as observed in some star forming cores
indicate the presence of warm circumstellar dust.

In the dark core B 217 the temperature and density distributions of the gas
are determined from radiospectroscopic observations of the NHz-molecule. The
dense core B217SW is close to hydrostatic equilibrium and could form stars in the
future. The low dust temperature of 12 K suggests a change of grain properties,
possibly due to coagulation of dust grains. The observed similarity of gas and dust
temperatures in B 217 is in accordance with a study of a random sample of 14 dense
cores.

Finally, the temperature distributions of the cold dust knots in the nearby mole-
cular cloud complexes in Chamaeleon, Taurus and Ophiuchus are compared. Dust
temperatures below 13 K are confined to regions of active star formation. The
highest temperatures are correlated with a very high star formation efficiency in
the o Ophiuchi main cloud.

Several sources are found with the Serendipity Survey at 170 pum which are
yet undetected at 100 um. They possibly contain very cold dust below 11 K and
constitute an important basis for further investigations.
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Kapitel 1

Einfiihrung

1.1 Fern-Infrarot-Astronomie

Die beobachtende Astronomie mifit und analysiert die elektromagnetische Strah-
lung, die von Himmelsobjekten zu uns gelangt. Seit der Mitte des 20. Jahrhun-
derts wird der beobachtete Spektralbereich iiber das Optische hinaus immer weiter
ausgedehnt und umfalit inzwischen fast das gesamte Spektrum von Radiowellen
bis Gamma-Strahlung. Da unterschiedliche Frequenzbereiche verschiedene physi-
kalische Prozesse erschlieBen, wird eine mdoglichst liickenlose Uberdeckung des
Spektrums angestrebt.

Als fernes Infrarot (FIR) wird der Wellenldngenbereich von 30 um bis 300 um
bezeichnet. Dort sorgen Rotations- und Vibrationsiibergéinge der Luftmolekiile fiir
die vollstindige Absorption der einfallenden Strahlung und eine undurchlissige
Erdatmosphire. Ende der sechziger Jahre gab es erste VorstdBe in diesen Spek-
tralbereich mit einem hochfliegenden Flugzeug (30 cm-Apertur in 15 km Hoéhe;
Aumann et al. 1969), die ein Jahrzehnt spiter mit dem KAO (Kuiper Airborne
Observatory; Cameron 1976) und Ballonexperimenten in {iber 30 km Hohe (z. B.
Daniel et al. 1984) verfeinert wurden. Auch in jiingerer Zeit werden Fern-Infrarot-
Beobachtungen einzelner Objekte mit hochfliegenden Ballonexperimenten durch-
gefiihrt (Ristorcelli et al. 1998; Mookerjea et al. 1999). Bahnbrechend war die Sa-
telliten-Mission IRAS (Infra Red Astronomical Satellite; Neugebauer et al. 1984),
bei welcher 96 % des Himmels in zwei Mittel- und zwei Fern-Infrarot-Béndern be-
obachtet wurden. Vor allem die Fern-Infrarot-Durchmusterungen bei 60 wm und
100 um fiihrten zur Entdeckung zahlreicher bislang unbekannter Phanomene. Ei-
ne vollstindige spektrale Abdeckung des fernen Infrarot iiber den gesamten Him-
mel gelang mit dem Instrument DIRBE (Diffuse Infrared Background Experiment,
Hauser et al. 1991) auf dem Satelliten COBE (Cosmic Background Explorer).
DIRBE war ein absolut geeichtes Photometer mit vier Nah-, zwei Mittel- und
vier Fern-Infrarot-Béndern, dessen rdaumliche Auflosung mit 0.7° allerdings ei-
ne Groflenordnung unter der von IRAS lag. Das Weltraumteleskop ISO (Infrared
Space Observatory; Kessler et al. 1996) erschloB schlieBlich das ferne Infrarot
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bis 240 um mit einer gegeniiber IRAS noch gesteigerten Auflésung und wesent-
lich hoheren Empfindlichkeit. ISO diente allerdings der gezielten Beobachtung
einzelner Objekte, so dal im Standard-Beobachtungsmodus (z.B. im Filterband
130 um-220 pm) weniger als 0.1 % des Himmels insgesamt beobachtet werden
konnten. Dagegen hat die dieser Arbeit zugrundeliegende Zufallsdurchmusterung
bei 170 um (das ist das o.g. Filterband) 15 % des Himmels beobachtet, wobei
Empfindlichkeit und Auflosung bei 1 MJy sr~! bzw. 2/ liegen.

Im fernen Infrarot wird hauptsichlich thermische Strahlung beobachtet, deren
Frequenzverlauf dem Planckschen Strahlungsgesetz folgt (die Frequenzabhingig-
keit der optischen Tiefe muf3 zusitzlich berticksichtigt werden). Objekte, die den
Hauptteil ihrer Energie in diesem Spektralbereich abstrahlen, haben Temperaturen
zwischen 10 K und 100 K. Dazu gehoéren neben den dufleren Planeten (jenseits
des Saturn) und den Asteroiden in erster Linie die Staubteilchen, worunter ganz
allgemein alle im freien Raum vorkommende und durch chemische Bindungen
(und van-der-Waals-Krifte, aber nicht gravitativ) zusammengehaltene Festkorper
zu verstehen sind. Natur und Eigenschaften des Staubes sind hochst unterschied-
lich, je nachdem ob es sich um interplanetaren, zirkumstellaren oder interstellaren
Staub handelt; intergalaktischer Staub ist noch nicht eindeutig nachgewiesen. Es
gibt Umgebungen, in denen der Staub auf deutlich tiber 100 K aufgeheizt wird und
somit besser oder ausschlieBlich im mittleren Infrarot beobachtet werden kann. Ob
es auch extrem kalten Staub (< 10 K) gibt, dessen Strahlung hauptséchlich in den
Radiobereich fallen wiirde, ist bislang nicht geklért.

1.2 Die MilchstraBe bei 170 um

Die grofiflichige Struktur des Himmels im langwelligen Teil des fernen Infrarot
(A > 100 um) ist seit der DIRBE-Durchmusterung bekannt. Abbildung 1.1 zeigt
eine daraus gewonnene Himmelskarte bei 170 um. Das Farbband der ISOPHOT-
Zufallsdurchmusterung wurde simuliert mit Hilfe der DIRBE-Binder bei 100 wm,
140 wm und 240 pum.

Fast alle mit der DIRBE-Auflosung von 0.7° erkennbaren Strukturen sind inter-
stellaren (galaktischen) Ursprungs. Lediglich die Andromedagalaxie und die Ma-
gellanschen Wolken sind als extragalaktische Quellen auszumachen. Interplanetare
Strukturen sind ebenfalls kaum zu sehen: Das Zodiakallicht, emittiert von inter-
planetaren Staubteilchen, erreicht sein Maximum bei 25 wm und ist bei 170 um
bereits sehr schwach. Die grolen Korper des Sonnensystems wurden bei den Be-
obachtungen (die in Abbildung 1.1 eingingen) gemieden. Planeten, Asteroiden und
Kometen sind starke Fern-Infrarot-Strahler.

Dominant bei 170 pm ist das helle Band der MilchstraBe. Ahnlich wie im Opti-
schen erstreckt es sich iiber 360° entlang des galaktischen Aquators mit maximaler
Helligkeit und Breite in Richtung galaktisches Zentrum. Anders als im Optischen
gibt es aber keine eingebetteten Absorptionsstrukturen durch Dunkelwolken. Viel-
mehr sieht man bei 170 um den interstellaren Staub in Emission, und das Milch-
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Abbildung 1.1: Die MilchstraBe bei 170 um in Hammer-Aitoff-Projektion. Das galak-
tische Zentrum befindet sich in der Bildmitte, die galaktische Lange nimmt nach links
zu, Lingen- und Breitenkreise sind im Abstand von 15° eingezeichnet. Die geschwunge-
ne Kurve gibt die Ekliptik an, ,,x* markiert die ekliptikalen Pole. Die Karte basiert auf
DIRBE-Daten, die auf den Bandpal3 der ISO-Zufallsdurchmusterung konvertiert wurden
(siehe dazu auch Kap. 2.3.3).

Abgesehen von den allernéchsten extragalaktischen Objekten SMC, LMC und M 31 sind
samtliche priagnanten Strukturen galaktischen Ursprungs: (1) Die galaktische Scheibe mit
Helligkeitsspitzen bei bekannten Hil-Regionen, den Geburtsstitten massereicher Sterne;
(2) Riesen-Molekiilwolken und eingebettete Sternentstehungsgebiete mit weniger starker
Konzentration zum galaktischen Aquator (einige Gebiete sind mit 15°-Kreisen markiert;
gestrichelt: D > 200 pc); (3) der infrarote Zirrus, der die groB3flachige Verteilung des inter-
stellaren Mediums nachzeichnet und seine markanteste Ausprigung bei mittleren galakti-
schen Breiten findet.

stralBenband bei dieser Wellenlidnge ist nichts anderes: interstellarer Staub. Bereits
aus optischen Beobachtungen von Absorptionsstrukturen, auch in anderen Spiral-
galaxien, ist bekannt, daf} sich der interstellare Staub (wie auch interstellares Gas)
in der galaktischen Ebene konzentriert.

Eine groBere Helligkeit zeigt hauptsidchlich eine hohere Staubtemperatur
und/oder -sidulendichte an. Voraussetzung fiir letzteres ist, daf} die emittierende Ma-
terie bei 170 pwm optisch diinn ist. Dies ist fiir die Milchstrae weitgehend der Fall,
Ausnahmen sind lediglich kleinskalige zirkumstellare Strukturen und das galakti-
sche Zentrum. Die hohe Séulendichte in der Milchstra3enebene setzt sich aus einer
grofen geometrischen Sichtlinie durch die Scheibe und einer hohen Staubdichte
zusammen. Helligkeitsspitzen entlang des galaktischen Aquators (|b| < 5°) sind in
erster Linie auf Staubtemperatur-Maxima zuriickzufiihren. Vor allem in Hil-Regi-
onen um O- und friithe B-Sterne werden Staubteilchen auf das 2- bis 10-fache ihrer
Temperatur im neutralen interstellaren Medium (= 20 K) aufgeheizt. Da masserei-
che Sterne wegen ihrer kurzen Lebensdauer ihre Mutter-Molekiilwolken, in denen
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sie entstanden sind, meistens nicht verlassen konnen, sind Hil-Regionen oft von
dichten (Riesen-)Molekiilwolken umgeben. In einem groBen Bereich um die ei-
gentliche HIl-Region herum ist der Staub durch Absorption intensiver ultraviolet-
ter Strahlung (UV-Strahlung) von A > 91.2 nm viel wérmer als in der umgebenden
Molekiilwolke und trigt maBgeblich zur Gesamt-Leuchtkraft der Region bei.

Die Strukturen bei groBerer galaktischer Breite (5° < [b| < 20°) sind auf
unterschiedliche Saulendichten zuriickzufiihren — der Einflu der Temperatur tritt
etwas zuriick. Es sind relativ nahe (D < 1 kpc) Molekiilwolken-Komplexe mit
teilweise aktiver Sternentstehung. HI1-Regionen kommen hier nur vereinzelt vor.
Das nichste Entstehungsgebiet massereicher Sterne befindet sich in 500 pc Ent-
fernung in Orion. Man findet allerdings auch in den ndheren Gebieten Regionen,
deren durch UV-Strahlung erwédrmter Staub sich in Infrarot-Helligkeitsspitzen be-
merkbar macht (z. B. in Ophiuchus).

Der infrarote Zirrus macht sich schlieSlich bis in hochste galaktische Breiten
bemerkbar. Seine filamentartigen Strukturen mit Skalenlingen von 1’ bis 10° wa-
ren namensgebend. Infraroter Zirrus (kurz: Zirrus) ist eine phdnomenologische Be-
zeichnung fiir die diffuse Emission des Staubes, der mit den verschiedensten Kom-
ponenten des interstellaren Mediums (ISM) in Verbindung steht: mit Hi-Wolken,
Molekiilwolken, diffus verteiltem atomaren und diffus verteiltem ionisierten Was-
serstoffgas. Da die genannten Komponenten mehr oder weniger stark zur galakti-
schen Ebene konzentriert sind, ist der Zirrus bei Breiten |b| > 45° relativ schwach,
bei |b| < 5° geht er im hellen MilchstraBenband auf. Strukturen, die eindeutig ein-
zelnen, abgrenzbaren Objekten zuzuordnen sind (Dunkelwolken, Globulen usw.)
sind zwar hdufig in Zirrus-Strukturen eingebettet, werden selbst aber nicht als zum
Zirrus gehorig angesehen.

Die Fern-Infrarot-Emission auf kleineren Winkelskalen als die 42’-Auflésung
von DIRBE war vor der ISO-Mission bis 100 um Wellenldnge bekannt. Daraus
konnten bereits Abschitzungen fiir die Emission bei 170 um gezogen werden.
Wihrend der Mission zeigte sich dann, dal neben den bisher genannten, in Ab-
bildung 1.1 erkennbaren Strukturen noch folgende weitere Objektklassen fiir die
Zufallsdurchmusterung von Bedeutung sind: 1.) Planetarische Nebel: Die von ei-
nem alten Stern abgestofene Hiille erwdrmt den mitgefiihrten Staub. Vor allem bei
niedrigen galaktischen Breiten sind vereinzelt Planetarische Nebel in der Zufalls-
durchmusterung als Punktquellen (d < 1) zu finden. 2.) Proto-Sterne: Sowohl
T-Tauri-Sterne, als auch Materie akkretierende Proto-Sterne sind von einer dich-
ten Hiille aus Gas und teils aufgeheiztem Staub umgeben. Diese Objekte sind bei
170 pm als kompakte Quellen in nahen Sternentstehungsgebieten oder in der Nihe
des galaktischen Aquators zu beobachten. 3.) Dichte Wolkenkerne: Erstmals auf-
grund ihrer starken Molekiillinien-Emission radioastronomisch entdeckt, versteht
man unter dieser Objektklasse kompakte Regionen in Molekiilwolken, deren Ho-
Dichten 10* cm 3 iibersteigen. Einige dieser Kerne wurden vor wenigen Jahren
auch im Sub-Millimeter-Kontinuum gefunden und als prdstellare Kerne bezeich-
net. Diese mutmallichen Vorgénger der Proto-Sterne sind von IRAS nicht — zumin-
dest nicht als katalogisierte Punktquelle — gesehen worden. Hiufig sind bei 170 um
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jedoch an den entsprechenden Stellen schwache Emissions-Maxima zu sehen, die
durch die hohen Dichten des kalten Staubes hervorgerufen werden.

Abschlieffend seien noch die Galaxien erwihnt, die bei den fiir DIRBE sicht-
baren Strukturen keine Rolle spielen, in der Zufallsdurchmusterung jedoch zahlen-
miBig die dominierende Klasse kompakter Objekte bilden. Uber 1000 Galaxien
diirften in der Zufallsdurchmusterung (meist als Punktquellen) zu finden sein. We-
gen ihres hohen Staubanteils sind die meisten der mit ISO bei 170 um beobacht-
baren extragalaktischen Quellen Spiralgalaxien. Daneben tauchen aber auch ellip-
tische, wechselwirkende und irreguldre Galaxien, sowie einige ultraleuchtkriftige
Infrarot-Galaxien in der Zufallsdurchmusterung auf.

1.3 Erwartungen an die Zufallsdurchmusterung und
Ziele dieser Arbeit

1.3.1 Neuer Beobachtungsmodus

Die Zufallsdurchmusterung hat die Schwenkzeit des Satelliten ausgenutzt, die an-
sonsten wissenschaftlich ungenutzt verstrichen wire. Als ISO-Beobachtungsmo-
dus sind ihre Stirken und Schwichen zunédchst einmal mit den anderen ISO-, ins-
besondere ISOPHOT-Beobachtungen zu vergleichen: Mit fast 15 % des Himmels
tiberdeckt sie eine rund 130-mal groflere Fliche als alle mit demselben Filter in
den Standard-Modi durchgefiihrten Beobachtungen zusammengenommen. Poin-
tierte Beobachtungen konnten dafiir 25-mal schwichere Objekte nachweisen als
die Zufallsdurchmusterung, die zudem (wie in Kapitel 2.2 erldutert) eine etwas
schlechtere Ortsaufldsung hat. Es ist klar, daf} die Daten der pointierten Beobach-
tung einer bestimmten Quelle — wenn es sie gibt — den Daten der Zufallsdurchmu-
sterung tiberlegen sind. Das gilt sowohl fiir Punktquellen als auch fiir ausgedehnte
Quellen. Die Stérke der Zufallsdurchmusterung liegt in der Vielzahl von Quellen,
die anderweitig nicht oder nicht bei derselben Wellenlinge mit ISO beobachtet
wurden, oder — bei variablen Quellen wie Asteroiden, Kometen, Zodiakallicht und
evtl. auch aktiven Galaxien — zu einem anderen Zeitpunkt.

1.3.2 Temperaturbestimmung

Abgesehen von vereinzelten Ballon-Beobachtungen sind neben den ISO-Daten
lediglich die DIRBE-Beobachtungen bei einer mit 170 um vergleichbaren Wel-
lenlinge verfiigbar (140-pum- und 240-um-Breitbandfilter umschlieBen 170 pum).
Da die Winkelauflosung der Zufallsdurchmusterung diejenige der DIRBE-Durch-
musterung um das 20-fache iibertrifft, gibt es kaum einzelne Quellen, fiir die sich
die beiden Datensétze sinnvoll ergiinzen, sehr wohl gibt es jedoch von DIRBE auf-
geworfene wissenschaftliche Fragestellungen, die mit der hoheren ISO-Auflésung
angegangen werden konnen, insbesondere die nach der Verteilung des kalten Stau-
bes. Die 100-um-IRAS-Durchmusterung iiberdeckt 96 % des Himmels bei einer
Winkelauflosung von etwa 4’ und einer Punktquellen-Nachweisgrenze von = 1 Jy
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und ist damit der ISO-Zufallsdurchmusterung im groB3en und ganzen recht dhnlich
(siehe Kap. 2.3). Uber 14 % des Himmels sind von beiden Satelliten beobachtet
worden, und fiir simtliche in diesem Bereich zufillig liegenden Quellen ergénzen
sich die beiden Durchmusterungen in fruchtbarer Art und Weise; erstmals konnen
Farbtemperaturen bei A > 100 um in groBem Maf3stab bestimmt werden. Die bei-
den Breitbandfilter liegen weit genug auseinander, um fast nicht zu iiberlappen und
somit wirklich unterschiedliche Strahlung zu messen, sie liegen aber nah genug zu-
sammen, um denselben Strahlungsprozef3 verfolgen zu kénnen. Der ldngeren Wel-
lenlédnge der Zufallsdurchmusterung kommt dabei besondere Bedeutung zu, wie
nachfolgend kurz erldutert wird.

Es gibt verschiedene Staub-Modelle, die dessen Extinktionskurve zwischen
100 nm und 1000 nm und Emissionskurve zwischen 3 wm und 1000 um gut wie-
dergeben (Désert et al. 1990; Dwek et al. 1997, siehe auch Kapitel 3.1.2). Fiir
die Emission ab ~ 100 wm Wellenldnge sind danach die relativ groBen Kornchen
alleine verantwortlich, die mit dem interstellaren Strahlungsfeld im Strahlungs-
gleichgewicht stehen und Temperaturen zwischen 15 K und 20 K haben. Sie ma-
chen rund 90 % der Gesamtmasse des Staubes aus und absorbieren (und emittie-
ren) den GroBteil der Energie des Sternlichtes, sind also fiir Dynamik und Ener-
giehaushalt des interstellaren Staubes von grofler Wichtigkeit. In ihrer Masse und
Temperatur sind sie aber nur schwer bestimmbar, weil dafiir der Spektralbereich
zwischen 100 pm und 300 um gebraucht wird. Das IRAS-Band bei 60 pum kann
nur sehr eingeschrinkt verwendet werden, weil dort in teilweise erheblichem Malle
die Emission der kleinkdrnigen Staubkomponente beitrigt. DIRBE indessen kann
nur die grofskalige Zirrus-Emission behandeln. Eine Temperaturbestimmung auf
kleineren Winkelskalen ist (abgesehen von Einzelobjekten) erstmals mit der ISO-
Zufallsdurchmusterung moglich geworden, was fiir zahlreiche Gebiete der Astro-
nomie von Bedeutung ist.

Kurz zusammengefalit ergibt sich die Bedeutung der Zufallsdurchmusterung
aus:

1. der langeren Wellenldnge im Vergleich mit IRAS,
2. der viel hoheren Winkelauflosung gegeniiber DIRBE,

3. der viel groBeren Anzahl beobachteter Quellen verglichen mit den pointier-
ten Beobachtungen mit ISO.

1.3.3 Implikationen fiir galaktische und extragalaktische Astronomie

Im Bereich der galaktischen Astronomie kann die Materie- und Temperaturver-
teilung in nahen Sternentstehungsgebieten untersucht werden. Wie in den Kapi-
teln 4 und 5 genauer beschrieben, werden dichte, kalte Wolkenkerne als Vorldufer
der Proto-Sterne bzw. Proto-Sternassoziationen angesehen; bisher konnte aber nur
in vergleichsweise winzigen Feldern mit Sub-mm-Messungen nach ihnen gesucht
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werden. Mit der Zufallsdurchmusterung kann deren Verteilung in nahen Sternent-
stehungsgebieten groBflichig untersucht werden. Radiospektroskopische Durch-
musterungen von einzelnen Untergebieten (meist in der Umgebung IRAS-identi-
fizierter Proto-Sterne) zeigen ein Defizit an dichten Molekiilwolken-Kernen (Ji-
jina et al. 1999) gegeniiber den Erwartungen aus Zeitskalen-Abschitzungen. Die
Zufallsdurchmusterung kann eine unabhingige Suche nach der Signatur des kal-
ten Staubes durchfiihren, die weder durch An-/Abwesenheit von Proto-Sternen
noch durch chemische Prozesse beeinfluflit ist. Auch ist die Frage nach Unter-
schieden zwischen verschiedenen Sternentstehungsgebieten zu stellen. Da sie sich
in Sternentstehungsrate und Sternmassen-Verteilung teilweise deutlich unterschei-
den, konnte die Untersuchung der Materie- und Temperaturverteilung in den Regi-
onen Aufschluf} dariiber geben, welches die prozefSbestimmenden Anfangsbedin-
gungen sind. Ein weitergehendes Problem ist die Haufigkeit kalter Staub-Konden-
sationen auferhalb der bekannten Sternentstehungsgebiete. Da in manchen Globu-
len — darunter werden klar abgegrenzte Dunkelwolken kleinen scheinbaren Durch-
messers verstanden — neue Sterne entstehen (Yun & Clemens 1992), hitte eine
grofle, bisher iibersehene Anzahl isolierter Globulen weitreichende Implikationen.

Im extragalaktischen Bereich kénnen Staubtemperaturen und Staubmassen
erstmals fiir eine groe Anzahl von Galaxien bestimmt werden. Da Spiralgalaxi-
en und Balken-Spiralen hiufige und besonders staubreiche Galaxien-Typen sind,
werden mehr als 1000 Exemplare mit der Zufallsdurchmusterung gesehen wor-
den sein (Bogun 1995; Stickel et al. 2000), eine ideale Voraussetzung fiir stati-
stische Untersuchungen. Nach der IRAS-Mission schien das Gas/Staub-Massen-
verhiltnis unserer Galaxis deutlich hoher zu sein als bei anderen Galaxien. Da-
gegen zeigt die Auswertung der ersten 115 Galaxien der Zufallsdurchmusterung,
da erst bei 170 um die groBe Masse des kalten Staubes erfalSt wird, dal normale
Spiralgalaxien im Mittel dasselbe Gas/Staub-Verhiltnis haben wie die Milchstrale
(Stickel et al. 2000). Allgemein konnen Korrelationen zwischen optischer Leucht-
kraft, Fern-Infrarot-Leuchtkraft und Morphologie zum Verstindnis der Galaxien-
entwicklung beitragen. Da viele Galaxien einen substantiellen Teil ihrer Leucht-
kraft im fernen Infrarot jenseits von 100 um abstrahlen, ist der 170-um-MeBpunkt
auch notig, um die Gesamt-Leuchtkraft (uv + optisch + infrarot + sub-mm) dieser
Galaxien iiberhaupt bestimmen zu konnen.

Die vorliegende Arbeit befal3t sich ausschlieBlich mit den galaktischen Quellen
der Zufallsdurchmusterung. Dabei liegt besonderes Gewicht auf den préstellaren
Strukturen in Sternentstehungsgebieten. Objekte des Sonnensystems wie Planeten,
Asteroiden und die Staubteilchen des Zodiakallichtes werden nur in dem Mafle be-
handelt, wie es zur Abgrenzung gegeniiber den interstellaren Strukturen erforder-
lich ist. Aus phdnomenologischer Sicht ist die Arbeit auf die ausgedehnten Struk-
turen der Zufallsdurchmusterung ausgerichtet. Es ist ein angepafites Verfahren ent-
wickelt worden, um die dichten Wolkenkomplexe des interstellaren Mediums un-
tersuchen und dabei die Kombination aus hoher rdumlicher Auflésung und grofer
Himmelsiiberdeckung voll ausnutzen zu konnen. Die damit erzielten Ergebnisse
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werden hier vorgestellt.

Die inzwischen erstellte Datenbasis an Punktquellen-Kandidaten (Stickel et al.
1998a,b) enthilt neben Galaxien wahrscheinlich auch eine gro3e Anzahl galakti-
scher Objekte. Erst eine zukiinftige, volle Verflechtung beider Methoden wird alle
galaktischen Objekte der Zufallsdurchmusterung angemessen behandeln kénnen.

Anmerkung zur Nomenklatur

Die Begriffe Wolke, Klumpen, Knoten, (Wolken-)Kern (engl.: cloud, clump, knot,
core) bezeichnen eine hierarchische Rangfolge von grofien zu kleinen Strukturen,
werden in der Literatur jedoch nicht einheitlich verwendet. In der vorliegenden Ar-
beit werden die im fernen Infrarot beobachteten Staub-Kondensationen vorzugs-
weise als ,,Knoten bezeichnet, wihrend die in Molekiillinien identifizierten Wol-
kenkerne oft kurz als ,,Kerne* bezeichnet werden (auch z. B. ,,C'80-Kern*). Diese
Unterscheidung stellt nicht im obigen Sinn eine Groflen-Klassifikation dar. Die
Bezeichnung ,dichter Kern bleibt aus der Radiospektroskopie bekannten, dich-
ten Molekiilwolken-Kernen (engl.: dense cores) vorbehalten, bei denen 1i. allg. eine
gravitative Eigenbindung deduziert werden kann, oder diese vermutet wird.

Die Kurzschreibweisen I179, I199 usw. stehen fiir Intensititen mit Einheit
[I170] = MJysr™! = 10720 Wm~2Hz "' sr~'. Der Index gibt die Wellenlinge
der Strahlung in pm an. Oft bezieht sich die gemessene Intensitidt noch auf die
Kalibration eines speziellen Filterbandes, also I17g auf den Bandpal3 der Zufalls-
durchmusterung und I auf das entsprechende IRAS-Filter, ohne daf} dies beson-
ders gekennzeichnet wird. Soll betont werden, daf} es sich um eine filterunabhiingi-
ge, d. h. auf eine infinitesimale Bandbreite reduzierte Intensitdt handelt, wird die
vollstdndige Schreibweise I,,(170 pm) verwendet.

Die aus der Zufallsdurchmusterung bestimmten Staubtemperaturen sind aus-
schlieflich Farbtemperaturen, die sich aus dem Helligkeitsverhiltnis zu der
100-pm-IRAS-Durchmusterung ergeben. Die ausdriickliche Benennung dieser
GroBe als Farbtemperatur (auch durch Indizierung) geschieht i.allg. nur dann,
wenn ihr aller Wahrscheinlichkeit nach keine physikalische Staubtemperatur ent-
sprechender Grofe gegeniibersteht (z. B. wenn Emission von warmem und kaltem
Staub entlang der Sichtlinie zu einer mittleren Farbtemperatur fiihrt).

Alle in dieser Arbeit genannten dquatorialen Koordinaten beziehen sich auf das
Aquinoktium 2000.



Kapitel 2

Die Zufallsdurchmusterung

2.1 ISO und ISOPHOT

2.1.1 Der Satellit ISO

ISO war ein Weltraumteleskop fiir das mittlere und ferne Infrarot. Nach dem Start
am 17. November 1995 und einer 77-tdgigen Phase zur Inbetriebnahme und Kalib-
ration der wissenschaftlichen Instrumente fanden vom 4. Februar 1996 bis 8. April
1998 knapp 30 000 pointierte Beobachtungen mit einer Gesamt-Beobachtungszeit
von 10856 Stunden statt. Die Missionsdauer war begrenzt durch den Vorrat von
2300 Litern superfliissigem Helium, das die Instrumente 29 Monate lang auf Tem-
peraturen zwischen 2 K und 8 K hielt. Den schematischen Aufbau des Satelliten
zeigt Abbildung 2.1.

In seiner hochexzentrischen Umlaufbahn mit einem Perigdum in 1000 km und
Apogium in 70 600 km Hohe passierte ISO die van-Allen-Strahlungsgiirtel, in de-
nen energiereiche Elektronen bzw. Protonen im Magnetfeld der Erde eingefangen
sind. Da die Detektoren durch das Auftreffen geladener Teilchen stark gestort wer-
den, muften die Instrumente im niedrigen Teil der Bahn abgeschaltet werden. Nach
neuerlichem Inbetriebsetzen standen pro 24-stiindigem Umlauf gut 16 Stunden fiir
wissenschaftliche Beobachtungen zur Verfiigung.

Auf der gesamten Bahn mufite der Satellit mit dem Sonnenschild zur Sonne
ausgerichtet sein, um die Energieversorgung aufrechtzuerhalten und die Instru-
mente vor Wirme und Streulicht zu schiitzen: Die y-Achse des Satelliten (siehe
Abb. 2.1) stand stets senkrecht auf der Verbindungslinie ISO—Sonne, die z-Achse
durfte maximal 30° von der Sonne weg zeigen. Eine weitere Einschrinkung ver-
langte einen Sicherheitsabstand von 77° zwischen der optischen Achse und dem
Rand der Erdscheibe. Diese Vorschrift konnte je nach Stellung von Sonne, Erde
und Perigdum etwas gelockert werden, sie wurde jedoch wihrend wissenschaftli-
cher Beobachtungen, also auch wéhrend der Schwenks der Zufallsdurchmusterung
streng eingehalten. Beziiglich Mond und Jupiter gab es schwichere Einschriankun-
gen, die zudem fiir die Schwenks zwischen den Beobachtungen lediglich das di-
rekte Uberqueren der Mondscheibe (mit der optischen Achse) untersagten.
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Abbildung 2.1: Schematische Ansicht von ISO. Das gesamte Teleskop ist umgeben vom
Tank mit superfliissigem Helium. In der Fokalebene unterhalb des 60-cm-Hauptspiegels
befinden sich die 4 Instrumente (Tab. 2.1, Abb. 2.2), die thermisch an den Heliumtank
angekoppelt sind.

Das Teleskop ist ein Ritchey-Chrétien-System mit 60 cm Offnung und 9 m
Brennweite. Die optische Qualitdt der Spiegel und die Positionierungs-Stabilitét
des Satelliten garantieren beugungsbegrenzte Daten ab 5 pm Wellenldnge. Zahl-
reiche Streulichtblenden und eine infrarot-schwarze Spezialbeschichtung im In-
nern des Teleskoptubus sorgen fiir eine totale Streulichtunterdriickung innerhalb
der Nachweisgrenzen der Zufallsdurchmusterung (Kranz 1998). Ein Pyramiden-
spiegel weist jedem der vier Instrumente der Fokalebene ein unabgeschattetes Ge-
sichtsfeld von 3’ Durchmesser zu (siche Tab. 2.1 und Abb. 2.2). Im Standard-Be-
obachtungsmodus konnte jeweils nur ein Instrument gleichzeitig beobachten. Eine
ausfiihrliche Beschreibung des Satelliten findet sich in Leech & Pollock (2000),
Literaturangaben zu den Instrumenten sind in Tabelle 2.1 angegeben.

Instrument Wellenlingen-  Ubersichts-Literatur
bereich (pm)

SWS — Spektrometer 2.4-45 de Graauw et al. (1996)

LWS - Spektrometer 43-197 Clegg et al. (1996)

CAM - Kamera 2.5-17 Cesarsky et al. (1996)

PHT - abbildendes Photo-Polarimeter 2.5-240 Lemke et al. (1996)

Tabelle 2.1: Die wissenschaftlichen Instrumente auf dem ISO-Satelliten. ISOPHOT wird
in den Kapiteln 2.1.2 und 2.1.3 genauer beschrieben.
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PHT - C100
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-

Abbildung 2.2: Die Fokalebene (aus Metcalfe & Kessler 1991). Der grofe Kreis markiert
das Gesichtsfeld des Teleskops von 20" Durchmesser. Jedem der vier Instrumente wird
vom Pyramidenspiegel ein 3’ grofes, unabgeschattetes Segment des Teleskopgesichtsfel-
des zugewiesen (kleine Kreise). Die optische Achse (x-Richtung) zeigt aus dem Papier
heraus, die z-Achse nach rechts, die y-Achse nach unten (positiv orientiertes Dreibein).
Der Satellit mufite stets so ausgerichtet sein, dafl die Sonne in der xz-Ebene und nicht
weiter als 30° von der z-Achse entfernt stand (vgl. Abb. 2.1). ISOPHOT befand sich auf
der sonnenabgewandten Seite des Satelliten. Durch die Geometrie in der Fokalebene la-
gen die Gesichtsfelder der anderen Instrumente 17" (LWS) bzw. 12’ (CAM und SWS) vom
ISOPHOT-Gesichtsfeld entfernt.

2.1.2 Das Photopolarimeter ISOPHOT

ISOPHOT (Lemke et al. 1996) wurde unter der Leitung des Max-Planck-Instituts
fiir Astronomie entwickelt und gebaut. Es besteht aus drei Sub-Instrumenten, von
denen jeweils eines fiir eine Beobachtung auszuwihlen war:

1. PHT-P: Ein Photo-Polarimeter mit drei Ein-Pixel-Detektoren fiir den Wellen-
langenbereich 3 wm—120 um.

2. PHT-C: Zwei Fern-Infrarot-Kameras mit 3 x 3 bzw. 2 x 2 Pixeln zur abbilden-
den Photometrie (Kap. 2.1.3)

3. PHT-S: Zwei Spektrophotometer fiir das nahe und mittlere Infrarot mit je 64 Pi-

11
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xeln, d. h. spektralen Auflosungen von knapp 100.

Zusitzlich besitzt ISOPHOT einen Kipp-Spiegel (sog. Chopper) fiir differenzielle
Messungen und zwei Kalibrationslampen zur Eichung der Detektoren. Das gesam-
te Instrument nahm einen 80°-Sektor unterhalb des Hauptspiegels ein und hatte
eine Hohe von 25 cm. Das Instrument ist im ISOPHOT-Handbuch (Laureijs et al.
2000) umfassend beschrieben.

2.1.3 Der Detektor C200

Der in der Zufallsdurchmusterung eingesetzte Detektor C200 ist der langwelligste
von ISOPHOT. Jedes der vier Ge:Ga-Pixel ist unter einer Schraube einem Druck
von 740 MPa (75 kp/mm?) ausgesetzt, wodurch der Empfindlichkeitsbereich auf
Photonen bis 240 wm Wellenlidnge ausgedehnt wird (ungedriickt < 115 pum). Die
Pixel, Wiirfel von 1 mm Kantenldnge, haben mit vorgelagerter Feldlinse ein Ge-
sichtsfeld von 89.4"” x 89.4" und sind in einer 2 x 2 Matrix angeordnet. Aus tech-
nischen Griinden gibt es einen Spalt von 2.6” zwischen zwei benachbarten Pixeln,
deren Mittelpunkte einen Abstand von 92" haben. Die C200-Kamera hat somit ein
Gesichtsfeld von 181.4" x 181.4", das zu 97 % ausgefiillt ist. Die duBeren Ecken
des Detektors ragen etwas iliber das unabgeschattete Gesichtsfeld von ISOPHOT
hinaus (vgl. Abb. 2.2). Die Abschattung wird bei der Datenprozessierung implizit
berticksichtigt. Abbildung 2.3 zeigt die Pixelanordnung des Detektors und veran-
schaulicht einige Definitionen. Der Richtungs-Rollwinkel beschreibt die Detektor-
stellung relativ zur Schwenkrichtung.

Fiir den C200-Detektor standen insgesamt 5 Filter zur Verfiigung. Fiir die Zu-
fallsdurchmusterung wurde das zentrale Breitband-Filter C_/60 verwendet. Gemaf
den Vorgaben des Durchmusterungs-Modus (Kapitel 2.2) konnte es den groBtmog-
lichen Bereich zwischen galaktischem Zentrum und galaktischen Polen dynamisch
erfassen bei gleichzeitigem VorstoB in einen — gegeniiber IRAS — neuen Wellen-
langenbereich. Seine zentrale Wellenldnge betrdgt 174 um (mit der Transmissions-
funktion gewichtete mittlere Wellenlinge), die Referenz-Wellenldnge ist 170 um
(bzgl. dieser wird die gemessene Strahlungsleistung in Intensitit umgerechnet).
Die Aquivalentbreite von C_160 ist 89 pum (Breite eines Rechteckfilters mit glei-
cher integrierter Transmission). Der Durchmesser des Ringes des ersten Minimums
der Beugungsfunktion des ISO-Teleskops betrdgt bei der zentralen Wellenldnge
134",

2.2 Der Durchmusterungs-Modus

2.2.1 Durchfiihrung

Schwenkmessungen der Zufallsdurchmusterung fanden zwischen zwei pointierten
Beobachtungen statt. Die jeweils zur Verfiigung stehende Zeit hingt vom Abstand
der beiden Quellen am Himmel ab. Da die vorhergehende wie die anschlielende

12



2.2. DER DURCHMUSTERUNGS-MODUS

(@ (b)
N

4 3 \

2.6" 0O N W

<

1 2

89.4"

181.4"
S

Abbildung 2.3: (a) Pixelanordnung und Abmessungen der C200-Kamera im ISO-
Koordinatensystem. Die (auf den Himmel projizierte) z-Achse zeigte stets zur Sonne
(vgl. Abb. 2.1).

(b) Die Lage des Detektors im équatorialen Koordinatensystem (J 2000.0) wird durch «, §
des Detektor-Zentrums (8.5’ gegen die x-Achse des Satelliten versetzt) und den sogenann-
ten Rollwinkel — im mathematischen Sinn gemessener Winkel von der Nordrichtung zur
z-Achse — eindeutig beschrieben. Der Richtungs-Rollwinkel (nicht eingezeichnet; betrifft
ausschlieBlich die Zufallsdurchmusterung) gibt analog zum Rollwinkel den Winkel zwi-
schen momentanem Geschwindigkeitsvektor der Schwenkkurve und z-Achse an.

pointierte Beobachtung keinesfalls durch die Zufallsdurchmusterung beeintrichtigt
werden durften, wurden Schwenkmessungen nur durchgefiihrt, wenn die voraus-
berechnete Schwenkzeit dafiir ausreichte. Die genaue Kommandosequenz, die in
dem Zeitfenster abgearbeitet werden muB, ist in Bogun & Klaas (1994) beschrie-
ben. Eine minimale Schwenkzeit von 50 s ist notwendig, um gerade noch eine
Messung (von ca. 15 s Dauer) einfiigen zu konnen. Zwischen Kalibrationsbeob-
achtungen und innerhalb spezieller Kartierungsprogramme fanden generell keine
Schwenkmessungen statt, um diese Beobachtungen nicht zu storen.

Bei ausreichender Schwenkzeit, d.h. ab etwa 90 s, wird zunédchst eine Ka-
librationslampen-Messung (FCS-Messung, engl.: Fine Calibration Source) von
16 s Dauer durchgefiihrt, um die aktuelle Detektor-Stromempfindlichkeit (in A/W)
zu bestimmen. Die Heizleistung der Kalibrationslampe betrigt dabei einheitlich
0.64 mW, was einer Detektorauslastung von etwa 20 % entspricht. Die grole Mehr-
zahl der Schwenkmessungen kann somit dhnlich wie normale Beobachtungen ge-
eicht werden. Die restlichen Daten (von wenigen Ausnahmen abgesehen, kurze
Messungen von weniger als 2° Linge) werden unter Verwendung von Standard-
werten der Detektor-Stromempfindlichkeit geeicht.

Die genaue Schwenkkurve (zeitlich parametrisierter, auf den Himmel projizier-
ter Schwenkweg) ist nicht vorhersagbar, weil sie auer von den Positionen von
Start- und Zielquelle auch von den Anfangsgeschwindigkeiten der Steuerungsréider
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des Satelliten abhingt. Jeder Schwenk besteht aus einer Beschleunigungsphase und
einer Verzogerungsphase. Ab einer Schwenklidnge von 5° gibt es dazwischen die
Phase mit konstanter, maximaler Geschwindigkeit von 8'/s (Bogenminuten pro
Zeitsekunde). Etwa 2/3 der Beschleunigungsphase von 30 s werden fiir die Konfi-
guration des Instruments benotigt, so dal zu Beginn der eigentlichen Schwenkmes-
sung die Hochstgeschwindigkeit bereits fast (bei Schwenks mit Kalibrationslam-
pen-Messung ganz) erreicht ist. Die Verzégerungsphase féllt hingegen vollstindig
in die MeBzeit. Das Teleskop ist i. allg. bereits zum volligen Stillstand gekommen,
bevor auf das nachfolgende Instrument umgeschaltet wird. Das bedeutet, dal das
Zielobjekt des Schwenks, das anschlieBend pointiert beobachtet wird, auch von
der Zufallsdurchmusterung bei 170 um beobachtet wird, falls die pointierte Beob-
achtung mit ISOPHOT durchgefiihrt wird. Falls anschlieBfend ein anderes Instru-
ment genutzt wird, ergibt sich nach Abbildung 2.2, dal am Ende der Schwenk-
messung das ISOPHOT-Gesichtsfeld auf einen Himmelspunkt gerichtet ist, der
12" bzw. 17’ vom Zielobjekt entfernt liegt. Dieses liegt genau dann im Schwenk-
weg, falls der Richtungs-Rollwinkel am Schwenkende 135°, 180° bzw. 225° be-
trigt (bei anschlieBender Beobachtung mit CAM, LWS bzw. SWS; vgl. Abb. 2.2
und Abb. 2.3). Es gilt festzuhalten, daf} die Wahrscheinlichkeit, bekannte Objekte
in den Schwenkdaten zu finden, kurz vor dem Schwenkende besonders hoch ist.

Die eigentliche Messung geschieht wie bei den pointierten Beobachtungen da-
durch, daf} die Fern-Infrarot-Photonen in den Halbleiter-Detektoren Elektronen ins
Leitungsband heben, die mit einem integrierenden Vorverstarker gemessen wer-
den. Die erzeugten Spannungen werden bei der Zufallsdurchmusterung mit der
hochstmoglichen Frequenz von 2° Hz ausgelesen. Eine Entladung wird bei jeder
4. Auslesung vorgenommen, und die 4 Auslesungen zwischen den Entladungen
werden zu einer Rampe zusammengefalit. Jede Rampe umfalit somit 0.125 s Inte-
grationszeit, wihrend derer sich das Teleskop um maximal 1’ weiterbewegt (s.0.).

Der Hauptunterschied zu den pointierten Beobachtungen besteht eben in der
Bewegung des Teleskops. Wihrend des Schwenks kann die Position nicht mit Hilfe
von Sternsensoren iiberpriift werden. Ohne zwischenzeitliche Korrektur wird das
Zielobjekt angesteuert, was von dem Kreiselsystem fiir die lingsten Schwenks mit
einer Genauigkeit von wenigen Bogenminuten geleistet wird. Erst nach Stillstand
des Satelliten werden die Sternsensoren wieder eingeschaltet, und die Ausrichtung
auf das Objekt geschieht auf Bogensekunden genau. Durch Vergleich von Ist- und
Soll-Positionen beim Wiedereinschalten der Sternsensoren kann die tatsichliche
Schwenkkurve nachtrdglich genau bestimmt werden.

2.2.2 Datenprozessierung

Die Datenverarbeitung der Zufallsdurchmusterung geschieht in 3 Stufen. Zunéchst
werden im [SO-Datenzentrum in Villafranca die Rohdaten vom Satelliten bis zum
sogenannten ERD-Level (engl.: Edited Raw Data) prozessiert. Neben der Forma-
tierung der rohen Telemetriedaten ist dabei die Drift-Korrektur (ausschlieBlich fiir
die Zufallsdurchmusterung) besonders wichtig. Sie verteilt die o. g. Differenz zwi-
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schen Ist- und Soll-Position am Schwenkende gleichmifig, d. h. proportional zum
tiberstrichenen Winkel auf den gesamten Schwenk. Die Prozessierung vom ERD-
Level zum SMC-Level (engl.: Serendipity Mode Calibrated) geschieht am ISO-
PHOT-Datenzentrum in Heidelberg, wobei Routinen des speziell fiir ISOPHOT-
Daten entwickelten PIA-Programmpakets (ISOPHOT Interaktive Analysis; Gabri-
el et al. 1997) zur Anwendung kommen. Damit werden den einzelnen Rampen
Himmelspositionen und -helligkeiten (in MJy/sr) zugeordnet. Letztere werden aus
den Rampensteigungen (in V/s) unter Benutzung des Ergebnisses der Kalibrations-
Messung bzw. unter Verwendung von Standardwerten der Detektor-Stromempfind-
lichkeit bestimmt. Im folgenden wird die Abfolge der Rampen, da ihnen die phy-
sikalischen Grofen zugeordnet sind, als Folge von Mefipunkten bezeichnet. Die
dritte Stufe der Datenreduzierung beriicksichtigt die speziellen Anforderungen, die
sich aus den wissenschaftlichen Fragestellungen ergeben. Entsprechend sind unter-
schiedliche Programme und Programmpakete entwickelt worden, die z. B. Positio-
nen und Helligkeiten von Punktquellen (Stickel et al. 1998b) oder Ausdehnung und
Farbtemperatur von ausgedehnten Quellen (diese Arbeit) ermitteln.

Die jlingste vollstindige Prozessierung der Zufallsdurchmusterung wurde mit
den Programm-Versionen OLP_70, OLP_701 (Stufe 1) und PIA V7.2 (Stufe 2)
durchgefiihrt. Auf dieser Datenbasis bauen alle Untersuchungen der vorliegenden
Arbeit auf. Der Punktquellen-Zweig der 3. Stufe dient der Erstellung einer Galaxi-
en-Datenbasis, welche in Kapitel 2.3.4 kurz erwdhnt wird. Der andere Zweig dient
der Extraktion von Parametern ausgedehnter Objekte, insbesondere dem Auffinden
und der Charakterisierung von kalten Knoten in der Milchstrafle. Das Programm-
paket wurde im Zuge dieser Arbeit entwickelt. Die technischen Aspekte werden
in Kapitel 3 und die astronomischen Ergebnisse in Kapitel 4 untersucht. Kapitel 5
und 6 stellen Ergebnisse weiterer Anwendungen vor.

2.3 Leistungsanalyse der Zufallsdurchmusterung

2.3.1 Himmelsiiberdeckung

Abbildung 2.4 zeigt die Lage der durchgefiihrten Satelliten-Schwenks am Himmel.
Die Schwenkdichte variiert stark. Dicht liberdeckte Regionen und weitgehend leere
Gebiete wechseln einander ab. Drei Griinde sind fiir die Variation verantwortlich:

1. Wegen der Missionsvorgaben (Startzeitpunkt, Lage des Apogidums) und der
strengen Sichtbarkeitsbeschrinkungen bzgl. Sonne und Erde konnten Teile
des Himmels gar nicht oder nur kurze Zeit wahrend der Mission beobach-
tet werden, so daf} hier die Schwenkdichte sehr niedrig ist. Das Gebiet in
Richtung galaktisches Antizentrum konnte {iberhaupt nur deswegen erreicht
werden, weil die Missionsldnge mit knapp 29 Monaten die nominelle Dauer
deutlich tibertroffen hat.

2. Gewisse Regionen waren von besonderem Interesse (galaktische Ebene, Ma-
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Abbildung 2.4: Die Lage der 11847 Satellitenschwenks, bei denen Messungen der
Zufallsdurchmusterung durchgefiihrt wurden. Die aufsummierte Schwenk-Linge betrigt
141412° bei einer Gesamtintegrationszeit von 417.5 Std. Bei Schwenks in der galakti-
schen Ebene geriet der Detektor in Sittigung (vgl Abb. 2.5). Die grofite Datendichte be-
sitzt die Zufallsdurchmusterung in einem Gebiet von 40° x 20° um den nordekliptikalen
Pol. Sehr hohe Uberdeckungsgrade erreichen auch die Magellanschen Wolken und einige
Sternentstehungsgebiete (vgl. Abb. 1.1). Eine grofflachig schwach erhohte Schwenkdichte
in der Gegend um [ = 105°,b = —55° (links unten) kommt durch die Stellung des Pla-
neten Saturn wihrend der Mission zustande, der zu wissenschaftlichen und Kalibrations-
Beobachtungen oftmals angesteuert wurde.

Die hier gewihlte Projektion ist dieselbe wie in Abb. 1.1. Koordinatennetz und Ekliptik
sind aus Griinden der Erkennbarkeit in einer Schwarz-Weil-Grafik nicht eingezeichnet,
stattdessen sind die galaktischen Pole und der ekliptikale Nordpol markiert. Die nominelle
Strichstirke entspricht der realen Schwenkbreite von 3', so daB der Grad der Himmelsiiber-
deckung richtig wiedergegeben ist. (Dies gilt nur fiir die elektronische Version dieser Ar-
beit, in gedruckter Form sind die Linien verbreitert.)

gellansche Wolken, Lockman Hole, Sternentstehungsgebiete etc.) und wur-
den immer wieder mit dem Teleskop angefahren.

3. Dadie Schwenks vorzugsweise in einer Ebene senkrecht zur Sonne stattfin-
den mubBten, fiihrten sie haufig iiber die ekliptikalen Pole. Wegen der Lage
der Kalibrationsquelle NGC 6543 und des groBeren allgemeinen Interesses
an Objekten der Nordhalbkugel ist das Gebiet um den ekliptikalen Nordpol
das Gebiet mit der héchsten Schwenkdichte.

Die 11847 prozessierten Schwenkmessungen haben eine gesamte, aufsum-
mierte Linge von 141412°. Zahlreiche Schwenks verlaufen allerdings ganz oder
teilweise in einem schmalen Bereich um den galaktischen Aquator, wo der C200-
Detektor in Sittigung gerit, d. h. die Ausgangssignale der Ausleseelektronik ihren
Maximalwert erreichen. 517 Schwenks liefern iiberhaupt keine ungesittigten Da-

16



2.3. LEISTUNGSANALYSE DER ZUFALLSDURCHMUSTERUNG

ten, 131 weitere sind derart weitgehend in Sittigung, daf} die verbliebenen verein-
zelten Datenpunkte wegen zu geringer Zuverldssigkeit verworfen werden miissen.
Bei 575 Schwenks, die die galaktische Ebene kreuzen oder andere extrem helle Ob-
jekte liberqueren, sind lediglich kleinere Abschnitte gesittigt. Solche Datensitze
bleiben weiterhin berticksichtigt.

Die verbleibenden 11 199 Schwenkmessungen haben Lingen bis zu 169°, bei
einem Mittelwert von 12.5° und einem Zentralwert (Median) von 4.4°. Bleiben die
kleinen gesittigten Bereiche unberiicksichtigt, betrdgt die nutzbare Gesamtliange
136 728°. Wird die variierende Breite der Schwenks durch Detektor-Querstellun-
gen (Richtungs-Rollwinkel # 0°, 90°, ...) zunichst vernachléssigt, entspricht die
Gesamtlidnge einer iiberstrichenen Fliche von 6890 0°. Werden Schwenk-Kreu-
zungspunkte ebenfalls vernachléssigt, sind dies 16.7 % des Himmels. Knapp 3 %
des Himmels wurden allerdings von zwei oder mehr Schwenks iiberquert. Dadurch
wird die insgesamt iiberdeckte Flidche etwas kleiner. Bei einem statistisch verteilten
Richtungs-Rollwinkel ¢ wiirde die durchschnittliche Schwenkbreite und damit die

tiberdeckte Flache um einen Faktor ( f;r/f V/25sin(¢) d¢> /5= % = 1.27 grofer.

Die Richtungs-Rollwinkel sind jedoch nicht rein statistisch verteilt, weil Schwenks
bevorzugt parallel zur y-Achse des Satelliten (senkrecht zur Sonne) verlaufen. Au-
Berdem kann bei einem Richtungs-Rollwinkel von 45° nicht die ganze Breite von
V2 - 181.4" als ,jiberdeckt* gelten. Die Detektor-Querstellungen ergeben kaum
einen Gewinn im Sinne einer groferen beobachteten Himmelsfliche. Somit sind
insgesamt von der Zufallsdurchmusterung verwertbare Daten fiir = 15 % des Him-
mels zu erwarten.

Zur Veranschaulichung, welche Bereiche des Himmels von den Satelliten-
schwenks tiberquert wurden und im dynamischen Bereich der Zufallsdurchmu-
sterung liegen, zeigt Abbildung 2.5 eine Gesamtkarte aus den Daten der Zufalls-
durchmusterung. Einige Regionen sind gekennzeichnet, um zu verdeutlichen, daf3
besonders interessante Gebiete auch besonders dicht iiberdeckt sind. Der absolute
Uberdeckungsgrad ist nicht richtig wiedergegeben, weil die gewihlte Bildpunkt-
groBe von 12’ die Schwenks um ungefihr das Vierfache verbreitert.

2.3.2 Positionsgenauigkeit

Zur Einschitzung der Positionsgenauigkeit in Schwenkrichtung werden in einem
kleinen Feld 170-um-Flachenhelligkeiten der Zufallsdurchmusterung mit 100-pm-
HIRES-Daten zunéchst direkt verglichen (siehe Kap. 5, Abb. 5.6). Anschlieend
wird die ISO/IRAS-Korrelation wiederholt, indem den 170-pum-Intensititen die
Positionen des jeweils vorhergehenden bzw. nachfolgenden MeBpunktes zugeord-
net werden. Auch die Positionsverschiebungen um einen halben MeBpunktabstand
(21—16 s) werden getestet. Dabei wird deutlich, daf} die Verschiebung der Positionen
um einen halben MeBpunktabstand nach hinten eine ebenso enge Korrelation zeigt
wie die urspriingliche Version. Alle anderen Verschiebungen (um einen groferen
Betrag oder in die entgegengesetzte Richtung) fithren zu einer groferen Streu-
ung im Korrelations-Diagramm. Unter Annahme, daf} im statistischen Mittel bei
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Abbildung 2.5: 170-pum-Gesamktkarte aus der Zufallsdurchmusterung. Der dynamische
Bereich zwischen den schwichsten (rotbraun) und hellsten (weil3) dargestellten Struktu-
ren betriigt 2 MJy sr~'-500 MJy sr~!. Projektion und markierte Gebiete sind dieselben
wie in der DIRBE-Karte (Abb. 1.1). Viele der besonders dicht iiberdeckten Regionen sind
Sternentstehungsgebiete.

Zur besseren Erkennbarkeit ist die BildpunktgroRe hier 12" x 12, wodurch die Schwenks
vierfach verbreitert werden. Die einzelnen MeBwerte von einem oder mehreren Schwenks,
die auf einen Bildpunkt fallen, werden gemittelt. Die Winkelauflosung ist sechsmal
schlechter als in den Originaldaten, aber dreimal besser als in Abbildung 1.1.

170 um helle Strukturen auch bei 100 um hell sind, bedeutet dieses Ergebnis,
daB die Positionen in Schwenkrichtung systematisch um 0” bis 30” verschoben
sein konnten, die Genauigkeit aber in jedem Fall besser als 1’ ist. Eine quantitativ
prézise Bestimmung wire durch Automatisierung der beschriebenen Methode und
ihrer Anwendung auf die gesamte Zufallsdurchmusterung moglich. Bei der Ana-
lyse ausgedehnter Strukturen beeintréchtigt eine Positionsverschiebung im Prinzip
die I70/I19p-Korrelation und damit die Farbtemperaturen (siche Kap. 3.2.4). Al-
lerdings ergibt sich dadurch kein systematischer Trend, und wegen der Halbwerts-
breite der verwendeten IRAS-Daten von & 5 ergibt sich eine allenfalls geringfiigig
groflere Streuung im Korrelationsdiagramm.

Positionsabweichungen senkrecht zur Schwenkrichtung kénnen nur anhand
von Punktquellen durchgefiihrt werden. In dieser Arbeit wird die Positionsgenauig-
keit senkrecht zur Schwenkrichtung anhand von Sonnensystemobjekten {iberpriift.
Insgesamt 63 Mal wurden Uranus, Neptun und einige helle Asteroiden von der
Zufallsdurchmusterung detektiert (zur Identifikation dieser Objekte siehe Miiller
et al. 2001). Wegen der genauen Kenntnis der Punktbildfunktion des Detektors
(Laureijs 1999) sind die relativen Grofen der Signale der einzelnen Detektorpi-
xel ein empfindliches MaB fiir den Abstand der Quelle zum Schwenkweg. In 61
Fillen stimmt dieser Abstand mit den vorausgesagten Positionen iiberein. Darun-
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ter befinden sich 9 Detektionen bei maximaler Schwenkgeschwindigkeit in lan-
gen Schwenks. Die Positionsiibereinstimmung impliziert eine Positionsgenauig-
keit senkrecht zum Schwenk von =~ 30”. Bei 2 Fillen mit merklichen Abwei-
chungen sind bei der Uberpriifung der Datenprodukte der 1. Prozessierungsstu-
fe (Kap. 2.2.2) UnregelmaBigkeiten in den Telemetriedaten gefunden worden. In
beiden Fillen gab es Probleme beim Auffinden des Leitsterns der nachfolgen-
den pointierten Beobachtung. Eine Uberpriifung der gesamten Zufallsdurchmuste-
rung hat dhnliche UnregelmiBigkeiten bei 2 % aller Schwenks aufgedeckt, welche
wahrscheinlich zu einem Versagen der notwendigen Drift-Korrektur fiihren. Diese
Schwenks sind markiert worden und bleiben bei Detailuntersuchungen (wie z. B.
in Kapitel 5) unberiicksichtigt.

Stickel et al. (2000) verglichen mit der Zufallsdurchmusterung gemessene Po-
sitionen von 115 zentral iiberquerten Galaxien mit den optischen Positionen. Die
Abweichungen betrugen weniger als 45” in 90 % der Fille. Die Positionsgenauig-
keit kann dennoch besser sein als 45", weil die Galaxien keine reinen Punktquel-
len sind und die Schwerpunkte der Helligkeitsverteilungen im Optischen und bei
170 pm nicht notwendigerweise iibereinstimmen.

Zusammenfassend 146t sich sagen: Abgesehen von 2 % der Schwenks, die als
Kandidaten fiir ungenaue Positionsdaten markiert sind, betrigt die Positionsgenau-
igkeit der Zufallsdurchmusterung etwa 1’. Dies ist fiir die Analyse ausgedehnter
Strukturen ausreichend.

2.3.3 Kalibrationsgenauigkeit
2.3.3.1 Punktquellen-Strahlungsstrome

Die Punktquellen-Kalibration wurde von Stickel et al. (2000) tiberpriift. Zu diesem
Zweck wurden am Ende der Mission mit ISOPHOT spezielle Kalibrationsbeobach-
tungen von 12 Galaxien durchgefiihrt, die mehrfach von Satellitenschwenks tiber-
quert wurden. Stickel et al. (2000) reduzierten die Daten mit Standard-Redukti-
onsroutinen und bestimmten die Genauigkeit in der Strahlungsstrom-Bestimmung
zu = 15 % fiir die helleren (> 10 Jy) Quellen und ~ 30 % fiir die schwicheren.
Die Extraktion der Quellenparameter aus der Zufallsdurchmusterung geschah mit
dem Programmpaket von Stickel et al. (1998b). Der Vergleich der Helligkeiten aus
der Zufallsdurchmusterung mit den aus den Kalibrationskarten bestimmten Werten
deutet auf einen Signalverlust hin, der zuriickgefiihrt wird auf die Detektorsignal-
Verzogerung (engl.: detector transient; bezeichnet wird damit das zeitverzogerte
Antworten des Detektorsignals auf Beleuchtungswechsel). Der relative Signalver-
lust nimmt mit der Helligkeit der Quelle zu. Zur Kompensation wird bei Punktquel-
len ein helligkeitsabhingiger Korrekturfaktor zwischen 1.1 (fiir Strahlungsstréme
an der Nachweisgrenze) und 2.0 (fiir ¥}, > 60 Jy) angebracht. Aus der Streuung
im Kalibrationsdiagramm schlossen Stickel et al. (2000) auf eine Genauigkeit der
Punktquellen-Photometrie von < 40 %.
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2.3.3.2 Flachenhelligkeiten

Um die gemessenen Helligkeiten in einem groflen Mafistab zu iiberpriifen, wer-
den die Intensitédten der Zufallsdurchmusterung mit den Daten der DIRBE-Durch-
musterung verglichen. Dieser Vergleich ist auch deshalb wichtig, weil die Zu-
fallsdurchmusterung mit den Daten der IRAS-Mission zur Farbtemperaturbestim-
mung verkniipft werden soll, und mit Hilfe der DIRBE-Durchmusterung ein mit-
telbarer Kalibrationsvergleich Zufallsdurchmusterung—IRAS mdéglich ist (siehe
Kap. 3.2.4). Dafiir wird zunichst an die DIRBE-Daten bei 100 um, 140 wm und
240 um ein modifiziertes Schwarzkorperspektrum der Form I, o< v B,, angepaBt
(zur Begriindung sieche Kap. 3.1.1) und bei 170 pum interpoliert. Durch Bertick-
sichtigung der Transmissionskurven der DIRBE-Filter und des ISOPHOT-Filters
C_160 entsteht so ein Datensatz bei 170 um, der mit der Zufallsdurchmusterung
verglichen werden kann (siche auch Abb. 1.1). Die Abstinde zwischen zwei ta-
bellierten DIRBE-MeBwerten betragen etwa 20" in einem regelmiBigen Gitter.
Die sich daraus ergebenden 20’ x 20" groBen Einheiten werden im folgenden als
DIRBE-Kartenpixel bezeichnet.

In einem 16° x 16° groBen Feld in Taurus wird der Vergleich Zufallsdurch-
musterung—DIRBE durchgefiihrt. Die Intensitdten der Zufallsdurchmusterung, die
zu demselben DIRBE-Kartenpixel gehoren, werden gemittelt und sind in Abbil-
dung 2.6 gegen die DIRBE-Werte aufgetragen. Die Abbildung zeigt eine Uber-
einstimmung der Intensitéten fiir den gesamten in Taurus vorkommenden dynami-
schen Bereich zwischen 20 MJy sr~! und 100 MJy sr~'. Die Streuung der Daten-
punkte hat zwei Ursachen: Erstens sind die 20" x 20’ groBen DIRBE-Kartenpixel
nur unvollstdndig iiberdeckt; falls nur 1 Schwenk das Pixel iiberquert, betrdgt der
Uberdeckungsgrad ~ 20 %. Zweitens betriigt die Winkelauflosung der DIRBE-
Durchmusterung 42’, also etwa 2 DIRBE-Kartenpixel. Aus diesen Griinden ist
der vorgenommene Vergleich nicht fiir einzelne DIRBE-MeBwerte moglich, fiir
die statistische Analyse sind die genannten Punkte aber irrelevant. Auf groBen
Winkelskalen stimmen die Kalibrationen von DIRBE und der Zufallsdurchmuste-
rung iiberein.

Der vorgestellte Vergleich mit DIRBE liefert keine Aussage dariiber, wie hoch
die Genauigkeit einer einzelnen Schwenkmessung ist. Um eine solche Aussage
iiber den obigen Vergleich mit den Kalibrationskarten hinaus treffen zu konnen,
wird die interne Reproduzierbarkeit der Messungen der Zufallsdurchmusterung
iiberpriift. Dafiir werden in dem o.g. Feld in Taurus séamtliche Positionen aus-
gewertet, an denen sich zwei oder mehr Schwenkwege kreuzen. Immer wenn die
Positionen zweier Detektorpixel von unterschiedlichen Schwenks néher als 30" an-
einanderliegen, wird die relative Abweichung Ry, = (I — Ity0) /(I170 + Itp)
berechnet. Abbildung 2.7 zeigt das Histogramm von R. Die mittlere relative Ab-
weichung +/(R?) betrigt lediglich 7.9 %.

Aus der gemessenen mittleren relativen Abweichung 148t sich der zufillige
relative Fehler AT{.,/Ii7o ableiten. Darin gehen alle Effekte ein, die nicht die glo-
bale Kalibration der Zufallsdurchmusterung betreffen: Ungenauigkeit der Kalibra-

20



2.3. LEISTUNGSANALYSE DER ZUFALLSDURCHMUSTERUNG

Abbildung 2.6: Vergleich der Intensititen
der Zufallsdurchmusterung und der DIRBE-
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tionslampen-Messung bzw. der verwendeten Standardwerte bei kurzen Schwenks,
Anderung der Detektor-Stromempfindlichkeit wihrend des Schwenks, Ungenau-
igkeit im Pixel-Abgleich (engl.: flatfield) etc. Wihrend diese Effekte multiplikativ
auf die gemessenen Intensititen wirken, gibt es auch additive Effekte wie z. B.
schwankender Dunkelstrom-Anteil und Zodiakallicht. Obwohl die interplanetaren
Staubteilchen astronomische Objekte sind, ist das Zodiakallicht hier als zufdllige
Fehlerquelle aufgefiihrt, weil es zeitlichen Schwankungen unterliegt und somit die
von zwei Schwenks an derselben Position gemessene Intensititsdifferenz beein-
fluBBt. Da der Einfluf} der additiven Konstanten mit abnehmender Flachenhelligkeit
zunimmt, werden die relativen Abweichungen an Schwenk-Kreuzungspunkten in
Gebieten niedriger Intenstiit grofer sein als in Gebieten hoher Intensitdt. Da das
Zodiakallicht als groBter additiver Anteil maximal 4 MJy sr—! beitrigt, sind die
Unterschiede im hier untersuchten Bereich mit I;79 > 20 MJy sr~! bereits sehr
klein, und die multiplikativen Effekte dominieren. Aus diesem Grunde ist die An-
gabe eines generellen relativen Fehlers gerechtfertigt. Nach dem Gauf3schen Feh-
lerfortpflanzungsgesetz besteht die Beziehung

. ) 2 ,
L AI{?O = |2 AI{?O} ~ A ‘ If?o/2 - 1{670/2
V2 Iino Lo 2 (7o +Ifog) /2 (Ipg + If7g) /2

wobei die Niherung gemacht wurde, da der Durchschnittswert (I {70 +1F;5)/2 als
die wahre Intensitét an der betreffenden Position angesehen werden kann. Die rech-
te Seite der Gleichung stimmt mit /(R?2) iiberein, solange die zufilligen Schwan-
kungen néherungsweise proportional zur Intensitéit sind; in diesem Fall kénnen
die an unterschiedlichen Positionen bestimmten Differenzen der rechten Seite als
Stichproben einer Mefgrofle angesehen werden, deren 1-Sigma-Fehler die stati-
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Abbildung 2.7: Relative Abweichungen
der Intensititen der Zufallsdurchmusterung
1000 £ T T T ; zwischen verschiedenen Schwenks. An je-
i 1 dem Kreuzungspunkt von zwei Schwenks
werden Wertepaare gebildet, wenn die Ko-
100 1 ordinaten einzelner Detektorpixel auf 30"
i 1 iibereinstimmen. Die Abszisse gibt die re-
lative Abweichung R des grofleren Wertes
zum Mittelwert des Wertepaares an. Die Or-
i i dinate gibt die Anzahl der Paare pro %-In-
I JL tervall von R an. Die Hilfte aller Paare hat
: 0 1‘0 2‘0 30 Abweichungen unter 5 %. Nur 2 % der Paa-
R*100 (Prozentuale Abweichung) re hat Abweichungen iiber 20 %. Zum Ver-
gleich ist die GauB3-Funktion mit derselben
Norm und Varianz o = (R?) eingezeich-

net (glatte Kurve).

#(Pixel-Paare)

—_
=

Baany ——r
1

stisch bestimmte mittlere relative Abweichung ist. Somit betréigt der zufillige re-
lative Fehler AT{.o/T170 =~ V2 - \/(R?) ~ 12%.

Die Kombination dieser internen Zuverldssigkeitsbewertung mit dem grof3ska-
ligen Vergleich mit DIRBE, bei dem keine systematische Abweichung zu sehen
ist, erlaubt die Abschitzung der Genauigkeit einer einzelnen Intensitdtsmessung
ausgedehnter Emission. Wird die Unsicherheit der DIRBE-Kalibration mit 10 %
angenommen, kann ein 1-Sigma-Fehler von ~ /0.12 + 0.122 ~ 16 % fiir ein-
zelne Messungen der Zufallsdurchmusterung im untersuchten Helligkeitsbereich
angegeben werden. Bei niedrigen Intensititen (1179 < 20 MJy sr—!) nimmt der
relative Fehler wegen der additiven Terme zu. Im Bereich hoher Flachenhellig-
keiten (I179 > 100 MJysr—!) wird die globale Kalibration unsicherer. Ein Ver-
gleich mit DIRBE ist dort weniger gut moglich, weil mit steigender Helligkeit
auch die Helligkeitsfluktuationen zunehmen, so dafl bei den unvollstindig iiber-
deckten DIRBE-Kartenpixeln die Streuung zunimmt. AuBerdem wird die Inter-
polation der DIRBE-Daten wegen des groferen Bereichs beitragender Staubtem-
peraturen unsicherer. Insgesamt kann also der relative Fehler auflerhalb des hier
untersuchten Helligkeitsintervalls zunehmen. Die in dieser Arbeit ausfiihrlich un-
tersuchten Regionen haben allerdings fast ausschlieSlich Helligkeiten im Bereich
20 MJysr~! < I179 < 100 MJysr~!, so daB der oben bestimmte relative Fehler
dort Giiltigkeit besitzt.

2.3.4 Die Punktquellen-Datenbasis

Neben den in dieser Arbeit untersuchten galaktischen Quellen sind mit der Zufalls-
durchmusterung zahlreiche extragalaktische Quellen beobachtet worden. Abgese-
hen von Zirrus-Strukturen sind die meisten der kompakten, d. h. rfiumlich nicht auf-
gelosten Quellen, aulerhalb von Milchstra3enebene und Sternentstehungsregionen
Galaxien. Das von Stickel et al. (1998b) entwickelte Programmpaket zur Extrak-
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tion von Punktquellen lieferte die Punktquellen-Datenbasis. Daraus wurde bereits
ein erster Katalog von 115 Galaxien verdffentlicht (Stickel et al. 2000) und weitere,
laufende Arbeiten bauen auf ihr auf.

Die Punktquellen-Extraktion geschieht in 4 Schritten, ausgehend vom Da-
tenprodukt der 2. Prozessierungsstufe (SMC), bei dem den Himmelspositio-
nen entlang der Schwenkkurve bereits Flidchenhelligkeiten zugeordnet sind. Jede
Schwenkmessung wird einzeln folgendermalien reduziert:

1. Bestimmung und Subtraktion des Hintergrundes mit einem morphologischen
Filter (,rollender Ball“, Sternberg 1986), das nur Strukturen < 3’ in den
Daten beldf3t,

2. Entfernung der Storsignale (engl.: ,.glitches™), die beim Auftreffen von Teil-
chen der kosmischen Strahlung entstehen,

3. Identifikation der Quellenkandidaten aus dem Datenstrom, der durch Mitte-
lung iiber die 4 Detektor-Pixel entsteht,

4. Bestimmung von Position, Halbwertsbreite und Strahlungsstrom aller Quel-
lenkandidaten durch

(a) Bestimmung des Abstands zur Schwenkkurve aus den relativen Signa-
len der 4 Detektor-Pixel und

(b) anschlieBender Anpassung einer punktsymmetrischen zweidimensio-
nalen Gauf3-Funktion.

Wegen des Signalverlustes miissen die aus der GauB3-Funktion abgeleiteten
Strahlungsstrome nachtriglich absolut kalibriert werden wie in Kapitel 2.3.3
beschrieben.

Diese Punktquellen-Bestimmung wurde im Rahmen der Gesamtprozessierung der
Zufallsdurchmusterung durchgefiihrt und nahm fast 2 Monate in Anspruch. Aus
den Extraktionsergebnissen wurde eine SQL-Datenbank erstellt (engl.: Structured
Query Language), die neben den Parametern der Quellenkandidaten bei 170 um
auch Quellenassoziationen aus den IRAS-Punktquellenkatalogen und den Daten-
banken NED' und SIMBAD? enthiilt.

Die so entstandene Punktquellen-Datenbasis enthilt die Extraktionsergebnis-
se von iiber 300 000 Quellenkandidaten. Diese Zahl beinhaltet jedoch auch noch
alle durch verschiedene Effekte nur vorgetiduschte Quellenkandidaten. Diese Arte-
fakte miissen nachtriglich durch geeignet gewihlte Selektionskriterien eliminiert
werden. Dies gilt auch fiir filamentartige Zirrus-Strukturen, von denen viele fiir

'NED (NASA/IPAC Extragalactic Database), Datenbank fiir extragalaktische Objekte, bereitge-
stellt vom Jet Propulsion Laboratory, Caltech, USA

ZSIMBAD, Datenbank fiir astronomische Objekte, bereitgestellt vom Centre Données Astrono-
miques de Strasbourg, France
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das Extraktionsprogramm nicht von Punktquellen zu unterscheiden sind. Das Zah-
lenverhiltnis der kompakten Zirrus-Strukturen zu Galaxien in der SQL-Datenbank
betrigt ungefihr 10:1. Der erste Galaxienkatalog aus der Zufallsdurchmusterung
(Stickel et al. 2000) enthélt deshalb nur Objekte, die sehr strenge Zuverladssigkeits-
kriterien erfiillen, wie z. B. ein hohes Signal-zu-Rausch-Verhiltnis in allen 4 Pixeln
des C200-Detektors und eine optisch assoziierte Galaxie.

Die Punktquellen-Datenbasis enthilt nicht nur Galaxien. Etwa 20 Detektionen
von Planeten und Asteroiden (entlang der Ekliptik), einige planetarische Nebel und
sehr junge Protosterne (entlang des galaktischen Aquators) und mehrere kalte und
dichte Wolkenkerne (in Sternentstehungsgebieten) sind bisher identifiziert worden.
Dagegen betrigt die Anzahl der Galaxien, die von der Zufallsdurchmusterung de-
tektiert wurden, ungefahr 1000 (Stickel et al. 2000).
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Kapitel 3

Zur Analyse ausgedehnter
Strukturen

Um die ausgedehnten Strukturen der Zufallsdurchmusterung untersuchen zu kon-
nen, wird in dieser Arbeit ein Verfahren entwickelt, das der speziellen Datenstruk-
tur der Zufallsdurchmusterung angepal3t ist. Es trigt ebenfalls der Natur der aus-
gedehnten, galaktischen Objekte Rechnung, die in den 170-um-Daten zu erwarten
sind. Dieses Verfahren wird in Kapitel 3.2 beschrieben. Eine andere Methode wird
in Kapitel 3.3 erwihnt, weil sie zur anschlieBenden astronomischen Interpretation
mit hinzugezogen wird. Zundchst werden in Kapitel 3.1 aber die physikalischen
Grundlagen zusammengetragen, die fiir die Interpretation der detektierten Struktu-
ren von grundlegender Bedeutung sind.

3.1 Grundlagen der Physik des kalten Staubes

Etwa 99 % der Masse des interstellaren Mediums besteht aus Gas (Savage & Ma-
this 1979). Solange es nicht ionisiert ist, emittiert und absorbiert es elektromagne-
tische Strahlung ausschlielich in schmalen Linien, die Differenzen zwischen dis-
kreten Energiezustinden der beteiligten Atome oder Molekiile entsprechen. Das
gesamte kontinuierliche Spektrum (auch Absorption) des neutralen interstellaren
Mediums wird vom Staub bestimmt. Ohne Ausnahme gehen die mit der Zufalls-
durchmusterung beobachteten ausgedehnten Strukturen auf die thermische Emis-
sion der Staubkornchen zuriick.

3.1.1 Extinktion, Emission, Temperatur

Fiir die quantitative Beschreibung der Lichtstreuung, -absorption und -emission an
kleinen Festkorpern spielen u. a. folgende GréBen eine Rolle:

- a= 2“7‘1, das Verhiltnis zwischen Teilchenumfang und Wellenldnge.
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— Qext = Qstr + Qans, der Wirkungsfaktor; Verhiltnis zwischen Extink-
tionsquerschnitt und geometrischem Teilchenquerschnitt; Summe aus
Absorptions- und Streu-Wirkungsfaktor.

- Qabs = Qaps(a(v), v), der Absorptions-Wirkungsfaktor (analog Streu-Wir-
kungsfaktor). (.15 ist frequenzabhingig. Fiir reale, nicht-sphirische Teil-
chen ist (Q,ns auch explizit frequenzabhingig; samtliche dielektrischen Ei-
genschaften der Staubkdrnchen gehen ein.

Da Q,ps sowohl Absorptions- wie auch Emissionsvermogen des Teilchens be-
schreibt lautet die Gleichsetzung von absorbierter und emittierter Leistung eines
Staubteilchens

477/ Qabs Izg/;al dv = 4n / Qabs By (TStaub) dv . 3.1
0 0

Dabei ist B, die Planck-Funktion und 7, ,%al die hier als isotrop angenommene In-
tensitidt des interstellaren Strahlungsfeldes. Die durch St6Be mit den Gasteilchen
und durch chemische Prozesse tibertragene Energie kann fiir die Energiebilanz des
Staubes i. allg. vernachlédssigt werden (siehe z. B. Bowers & Deeming 1984).

Das lokale Strahlungsfeld (d.h. das in sonnentypischem Abstand vom ga-
laktischen Zentrum vorherrschende) kann modelliert werden als Zusammenset-
zung der verdiinnten Schwarzkorper-Spektren einiger charakteristischer Stern-
populationen plus der diffusen Emission der galaktischen Staubkérnchen. Sei-
ne iiber alle Frequenzen und Raumrichtungen integrierte Intensitdt betrdgt
[,,dQ [7°dvT, = 2.67-1072 erg s™' em™? (Mezger 1990). Der Hauptteil der
Energie kommt dabei von der stellaren Komponente zwischen A =91 nm (Lyman-
Grenze) und A = 8§ um. Die vom Staubteilchen absorbierte Energie liegt praktisch
vollstidndig in diesem Wellenldngenbereich, weil der Absorptions-Wirkungstaktor
mit der Wellenlédnge abnimmt.

Im fernen Infrarot kann die Frequenzabhingigkeit des Wirkungsfaktors mit ei-
nem Potenzgesetz beschrieben werden: Q,ps(») o< % mit Absorptionsexponent
B > 0. Nach der Mieschen Theorie der Lichtstreuung und -absorption an Kugeln
fiir « < 1 folgt # ~ 1 (z.B. Spitzer 1978), die Beobachtungen des realen astro-
nomischen Staubes legen einen Bereich 1 < § < 2 nahe (z. B. Savage & Mathis
1979), Berechnungen bei Annahme bestimmter Staubmodelle im diffusen inter-
stellaren Medium und in dichten Wolken liefern 8 = 2 (Draine & Lee 1984) bzw.
1.1 < B < 2.6 (Ossenkopf & Henning 1994). Dieser Verlauf von Qs fiihrt zu
einer hoheren Gleichgewichtstemperatur, als es fiir ()5 = konst. der Fall wire
(= 3 K gemil Gleichung 3.1). Anschaulich gesprochen sind die Staubkdrnchen
zu klein, um in dem Wellenldngenbereich abzustrahlen, der der Gleichgewichts-
temperatur eines groen Teilchens entspricht. Die Abstrahlung ist unterdriickt, und
deshalb nimmt der Staub eine solche, hohere Temperatur an, dafl eingestrahlte und
abgestrahlte Energie im Gleichgewicht stehen konnen.

Wird der Einfachheit halber zundchst angenommen, der Wirkungsfaktor sei
fiir alle vorkommenden Staubkornchen gleich, kann aus dem Verhiltnis der Inten-
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sitdten bei zwei Fern-Infrarot-Wellenldngen die Temperatur des Staubes folgender-
maflen bestimmt werden: Die Strahlungstransportgleichung

di, €y

ar STy
(siehe z. B. Scheffler & Elsédsser 1992) bilanziert Strahlungsemission und -extink-
tion entlang des Sehstrahls. Dabei geben der Extinktionskoeffizient « die Anzahl
der Streu- oder Absorptionsvorginge pro Lingeneinheit und der Emissionskoef-
fizient €, die pro Volumen, Frequenz- und Raumwinkeleinheit in eine bestimmte
Richtung emittierte Strahlungsleistung an. 7(v) = x(v) [ ist die optische Tiefe des
emittierenden Gebietes der geometrischen Tiefe [. Wegen k = ma?nsQexi (ns: An-
zahldichte gleichartiger Staubteilchen), €, = ma’nsB, Qaps (siche Gleichung 3.1)
und Qext ~ Qaps (fir & < 1) folgt zunéchst

dr,
dr

Integration entlang des Sehstrahls ergibt
I, = (1 - e_T(V)) B, (TStaub)

III_BI/

Im wichtigen optisch diinnen Fall (7 < 1) gilt
I, = 7(v) By(Tstaup) bzw. (3.2)
I, o< Qaps By VP BV(TStaub) . (3.3)

Nach Gleichung 3.3 ist es also ausreichend, den Emissionsexponenten 3 zu kennen,
um aus dem Intensitédtsverhiltnis bei zwei Fern-Infrarot-Wellenldngen die Staub-
temperatur zu bestimmen. Wichtig ist, daB die Bedingung 7(v) < 1 fiir beide
Wellenlidngen erfiillt ist. Ist die Temperatur bekannt, kann aus Gleichung 3.2 die
Saulendichte der Staubteilchen entlang des Sehstrahls bestimmt werden, falls der
Teilchenradius und die absolute GréBe von ;s bekannt sind. Zur Bestimmung
der Staubmasse muf3 auBerdem noch die Entfernung bekannt sein sowie die Dichte
des Staubmaterials.

Die Kornchen des interstellaren Staubes haben schon allein aufgrund ihrer
unterschiedlichen Grofle verschiedene Temperaturen. Au3erdem spielt das unter-
schiedliche Teilchenmaterial fiir die Gleichgewichtstemperatur eine Rolle. In jiing-
ster Zeit wird der detaillierte Verlauf von (0,15 in numerischen Rechnungen be-
stimmt, wobei Annahmen iiber die Beschaffenheit realer Staubteilchen wie Ab-
weichungen von der Kugelform oder heterogene Zusammensetzung Beriicksichti-
gung finden. So berechneten Draine & Lee (1984) die dielektrischen Funktionen
von Graphit- und Silikatkdrnchen, die demnach im lokalen Strahlungsfeld Tempe-
raturen zwischen 12 K (Koérnchen mit ¢ = 1 um) und 20 K (Graphitkérnchen mit
a = 0.01 wm) annehmen sollten. Das Gesamtspektrum des interstellaren Staubes
ergibt sich aus Summation des Anteils samtlicher Staubkomponenten. Im folgen-
den Kapitel werden die wichtigsten Staubmodelle vorgestellt, die versuchen, durch
eine bestimmte Haufigkeitsverteilung der Staubkomponenten die Beobachtungen
mit Theorie und Laborexperimenten in Einklang zu bringen.
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3.1.2 Staubmodelle

Vor der IRAS-Mission war das Emissionsspektrum des Staubes weitgehend un-
bekannt, und die Staubmodelle waren darauf ausgelegt, die interstellare Extinkti-
onskurve zu beschreiben (siehe z. B. Spitzer 1978, S. 158). Mehrere Komponenten
sind dafiir notig: (a) grole Kornchen fiir den sichtbaren und infraroten Bereich;
(b) kleinere, bei 220 nm (Hocker der Extinktionskurve) stark absorbierende Teil-
chen; (c) sehr kleine Teilchen fiir den steilen Anstieg der Kurve bei A < 200 nm.
Weite Anwendung hat das von Mathis et al. (1977) entwickelte Modell erfah-
ren, das eine Mischung aus 2 Teilchensorten jeweils mit einer GroBenverteilung
n(a) o< a3 zugrunde legt. Eine Sorte besteht aus Graphit, das fiir den Hocker
bei 220 nm gebraucht wird, mit einer breiten Groenverteilung zwischen 5 nm und
1 um. Das Material der anderen Sorte mit Radien zwischen 25 nm und 250 nm
wurde von Mathis et al. (1977) zunéchst nicht eindeutig festgelegt. Als am wahr-
scheinlichsten galten Silikate, weil deren 9.7-pum-Vibrations-Bande im Spektrum
des interstellaren Staubes in Emission wie Absorption nachgewiesen war (Stein &
Gillett 1969; Gillett & Forrest 1973).

Das Modell von Mathis et al. (1977) kann die Extinktionskurve zwischen
100 nm und 2 um gut beschreiben, kann jedoch das Emissionsspektrum des in-
terstellaren Staubes vor allem im Bereich zwischen 3 um und 12 pwm nicht er-
kldaren. Puget & Léger (1989) schlugen zur Erkldrung dieser Emissionsstrukturen
als neue Komponente polyzyklische aromatische Kohlenwasserstoffe, sogenannte
PAHs (engl.: Polycyclic Aromatic Hydrocarbons) vor, Makromolekiile aus ~ 100
Atomen und mit Gré3en um etwa 1 nm. Désert et al. (1990) entwickelten daraufhin
ein Staubmodell mit folgenden 3 Komponenten:

1. PAHs mit 0.4 nm < a < 1.2 nm
2. Sehr kleine Kornchen aus Kohlenstoff (Graphit) mit 1.2 nm < a < 15 nm
3. Klassische Kornchen aus Silikaten mit 15 nm < ¢ < 110 nm

Innerhalb der 3 Gruppen folgen die Radien Potenzgesetzen mit Exponenten zwi-
schen —3.0 und —2.6.

Abbildung 3.1 zeigt das Emissionsspektrum dieses Modells, angepal3t an Mit-
tel- und Fern-Infrarot-Messungen des diffusen interstellaren Mediums. Die PAHs
sind fiir die Emission im mittleren Infrarot einschlieBlich der Bénder zwischen
3.3 um und 11.3 wm verantwortlich. Auflerdem sorgen sie fiir den steilen Anstieg
der Extinktionskurve im fernen Ultraviolett. Die sehr kleinen K&rnchen dominieren
die Emission bei A =~ 40 um und tragen zum Hocker der Extinktionskurve bei.
Die klassischen Kornchen bestimmen die Extinktionskurve im sichtbaren Bereich
und reemittieren die aufgenommene Energie im Fern-Infrarot- bis Sub-Millimeter-
Bereich. Fast die gesamte Staubmasse steckt in den klassischen Kérnchen.

Wihrend sowohl die PAHs als auch die sehr kleinen Koérnchen bei der Absorp-
tion einzelner Photonen kurzzeitige Temperaturfluktuationen erfahren, stellt sich

28



3.1. GRUNDLAGEN DER PHYSIK DES KALTEN STAUBES

10 & g T ! A - l
F e PAHs ]
1072 | Very Small Grains 3
2 - Big Grains ]
Total
107 3
g
2
©
- -31
~ 10
Z
a
H
107
10°® L
10°%

Abbildung 3.1: Staub-Emissionsspektrum und angepafites Modellspektrum nach
Désert et al. (1990). Die Beobachtungen sind durch Kreuze gekennzeichnet, deren hori-
zontaler Balken die Aquivalentbreite des verwendeten Filters und deren vertikaler Balken
die Standardabweichung der Messung angeben. Es wurden jeweils Messungen des infra-
roten Zirrus in verschiedenen Himmelsregionen durchgefiihrt (Literaturangaben zu den
Beobachtungen in Désert et al. 1990). Das Modellspektrum setzt sich zusammen aus der
Strahlung der polyzyklischen aromatischen Kohlenwasserstoffe, sehr kleinen Kohlenstoft-
Teilchen und den klassischen dielektrischen Teilchen (Silikate, evtl. mit Verunreinigungen
und/oder Kohlenstoff-Minteln).

bei den klassischen Teilchen, wie in Kapitel 3.1.1 erlautert, eine Gleichgewichts-
temperatur ein. Auch diese Kornchen haben aufgrund ihrer Radienverteilung nicht
exakt dieselbe Temperatur. Die Temperaturen liegen aber in einem engen Bereich,
und die aus zwei Fern-Infrarot-Wellenldngen gebildete Farbtemperatur liegt nahe
an der Temperatur der grof3ten Teilchen, die deshalb im folgenden auch Staubtem-
peratur genannt wird. Fiir die Berechnung der Farbtemperatur wird in dieser Arbeit
ein Emissionsexponent 8 = 2 angenommen. Somit folgt aus Gleichung 3.3

B,(Tp, 170 ym) _ (170 um/c)? - I, (170 pm) |72 I,(170 yum)

B, (Tr,100 um) — (100 um/c)2 - I,(100 um) ~~  I,(100 um)’

(3.4)

wobei c die Lichtgeschwindigkeit ist.

29



KAPITEL 3. ZUR ANALYSE AUSGEDEHNTER STRUKTUREN

3.2 Das Knoten-Extraktionsprogramm

3.2.1 Grundiiberlegungen und wesentliche Elemente

Zur Analyse der Strukturen im kalten Staub der Milchstrale wird ein Programm-
paket entwickelt, das auf allen Schwenkdaten der Zufallsdurchmusterung operie-
ren kann. Darin wird jeder Schwenk einzeln analysiert, denn nur so ist gewéhrlei-
stet, daB das Verfahren unabhingig vom Uberdeckungsgrad ist und unterschiedli-
che Regionen einheitlich behandelt werden. Ziel ist die Auswertung der gesamten
170-pm-Durchmusterung.

Von besonderem Interesse sind die Strukturbildungen in groB3en Molekiilwol-
ken, die in Radio-Durchmusterungen in Molekiillinien beobachtet werden. Da-
bei steht die Fragmentierung in kleinere Einheiten, filamentartige Strukturen und
dichte Kondensationen in Zusammenhang mit moglicher Sternentstehung. Die be-
obachteten Skalenldngen von ~ 0.05 pc—0.5 pc der dichten Wolkenkerne entspre-
chen in den nichsten Sternentstehungsgebieten Winkelskalen von 1'-12’. Diese
Objekte sollen in einem automatisierten Prozef3 aufgefunden und charakterisiert
werden. Unabdingbar ist dabei eine Beriicksichtigung des Hintergrundes, der die
Flachenhelligkeit des Staub-Knotens um ein Vielfaches iibertreffen kann. Dies gilt
nicht nur fiir den allgemeinen hohen Fern-Infrarot-Hintergrund der galaktischen
Ebene, sondern auch fiir die Strahlung des Wolkenkomplexes selbst, in dem der
Knoten eingebettet ist.

Neben der Lage und Ausdehnung von kalten Staubstrukturen soll das Extrak-
tionsprogramm auch deren Farbtemperatur und Helligkeit bestimmen. Der Ablei-
tung der Temperaturen kommt besondere Wichtigkeit zu. Zum einen ist die Tempe-
ratur der einzige der genannten Parameter, der nicht subjektiv vom Standpunkt des
Beobachters abhéngt, insbesondere nicht vom Abstand des Objektes. Zum anderen
ist eine niedrige Temperatur ein charakteristisches Merkmal dichter und/oder tief
eingebetteter Strukturen, und jede Suche nach den kiltesten Knoten im interstella-
ren Medium ist auf eine methodeninhirente Temperaturbestimmung angewiesen.

Zusammengefallit mufl das Extraktionsprogramm folgendes leisten:

1. Automatische Prozessierung der gesamten Zufallsdurchmusterung
2. Unabhingigkeit von der Himmelsregion (Uberdeckungsgrad, Helligkeit)
3. Identifikation von Quellen unterschiedlicher Winkelausdehnung

4. Bestimmung von Helligkeit und Temperatur der Staub-Knoten

Die Bestimmung der Farbtemperatur geschieht durch Vergleich mit der IRAS-
Durchmusterung bei 100 pm. Eine Kombination beider Datensidtze wurde be-
reits bei der Vorbereitung der Zufallsdurchmusterung ins Auge gefafit (Bogun
1995). Die IRAS/ISSA-Karten iiberdecken 96 % des Himmels bei einer recht ein-
heitlichen Winkelauflosung von =5’ (IRAS Sky Survey Atlas, Wheelock et al.
1994) und sind im automatisierten Modus abrufbar. Zusitzlich zu den Aspek-
ten der Datenverarbeitung sprechen physikalische Griinde fiir einen Vergleich der
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170-um-Daten mit den IRAS-Daten bei 100 um, denn mit diesen zwei Wel-
lenldngen ist die Temperatur des kalten Staubes gut zu bestimmen (siehe Kap. 3.1).
Die Identifikation der Quellenkandidaten geschieht auf Basis der 170-pum-Daten,
denn der kalte Staub emittiert bei dieser Wellenldnge stirker als bei 100 pwm
(I70/Ioo > 1 <= Tr < 25 K). Vor allem sehr kalte Knoten miissen ein beson-
ders auffilliges Signal bei 170 um abgeben. Objekte, die zu leuchtschwach sind,
oder wegen zu grofer Hintergrundkonfusion bei 170 pm nicht entdeckt werden,
konnen bei 100 um bei dhnlichen Nachweisgrenzen erst recht nicht in Emission
gesehen werden.

3.2.2 Prozessierungs-Schritte

Die prinzipiellen Datenreduktionsschritte ergeben sich aus dem oben gezeichneten
Anforderungsprofil. Im folgenden werden die wichtigsten Programmteile erldutert.
Abbildung 3.2 zeigt exemplarisch die Datenprodukte der einzelnen Programmteile
und macht so den Programmablauf deutlich. Ein weiteres Beispiel, das auch die
Grenzen einer automatischen Quellenextraktion verdeutlicht, ist in Abbildung 3.3
dargestellt.

Ausgehend von den helligkeitskalibrierten Daten (SMC-Stufe) werden zu-
nidchst die Signale von Teilchen der kosmischen Strahlung mit einem Rausch-
spitzen-Filter (Imme 1991) entfernt. Dies muf} sehr griindlich geschehen, weil im
folgenden Schritt die Daten mit einer zweidimensionalen Gauf3-Funktion gefaltet
werden, so daf} von da an einzelne Signalspitzen nicht mehr als Artefakte zu erken-
nen sind, sondern Helligkeitsprofile wie wirkliche Quellen haben. Die Einstellung
des Rauschspitzen-Filters kann in Einzelféllen dazu fiihren, daB Signalspitzen von
Quellen filschlicherweise mitentfernt werden (vgl. in Abb. 3.2 die absoluten In-
tensitdtsmaxima in (a) und (b)). Dies kann hier in Kauf genommen werden, weil
einzelne MeBpunkte bei ausgedehnten Strukturen wenig ins Gewicht fallen.

Die Faltung ist notwendig, um die Winkelauflésungen von ISO- und IRAS-Da-
ten zu vereinheitlichen. Zur Bestimmung der Halbwertsbreiten sind mit der x?-Me-
thode zweidimensionale GauB3-Funktionen an das theoretische Punktbildprofil des
C200-Detektors (engl.: detector footprint) und an 4 Eichquellen der ISSA-Karten
angepallit worden. Die ermittelten Halbwertsbreiten betragen fiir den C200-Detek-
tor (mit C_160-Filter) 1.54, fiir die ISSA-Karten bei 100 um 4.40’ (gemittelt).
Die Halbwertsbreite (HWB) der zur Faltung bendtigten GauB-Funktion ergibt sich
zu HWB = /(4.4')2 — (1.54')2 = 4.12'. Bei der Faltung wird die GauB-Funkti-
on fiir jeden MeBpunkt auf die Positionen der Detektor-Pixel und des Detektor-
Zentrums zentriert, und es werden stets die I;79-Werte aller Pixel und aller Me§3-
punkte beriicksichtigt. AnschlieBend ist ein fiinfter Datenstrom fiir das Detektor-
Zentrum entstanden, anhand dessen Position und Ausdehnung von Quellenkandi-
daten festgelegt werden. Die 100-pum-Daten, mit denen die 170-um-Intensititen
der Zufallsdurchmusterung verglichen werden, werden durch bilineare Interpola-
tion aus den ISSA-Karten gewonnen. So entstehen simulierte 100-um-Schwenk-
daten, die dieselbe Datenstruktur und Winkelauflésung haben wie die (gefaltete)
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(f) Temperaturbestimmung mit Hilfe der Regressionsgeraden im [;70/19o-Korrelations-
diagramm. Zur Erhohung der Zuverldssigkeit wird durch Mittelwertbildung aus den Stei-
gungen analoger Diagramme auch fiir die einzelnen Detektor-Pixel (hier nur fiir das De-
tektor-Zentrum gezeigt) zunichst der sogenannte Farb-Parameter berechnet (hier: FP =
8.3 < Ty = 11.8 K, zur Umrechnung von FP nach T siehe Text und Abb. 3.4).

Insgesamt werden in diesem Schwenk 38 Quellenkandidaten gefunden, von denen 14 die

Standardkriterien (Tab. 3.1) erfiillen.
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Zufallsdurchmusterung.

Kernstiick des Extraktionsprogramms ist die Identifizierung der Quellenkandi-
daten, d.h. die Zuordnung von mehreren MeB3punkten zu einer Quelle. Dies ge-
schieht mit Hilfe der Ableitungen des I;7p-Datenstroms nach der momentanen
Schwenkléinge ¢. Die Ableitung 0I/d¢ wird berechnet als I17o-Differenz zwi-
schen zwei Rampen, dividiert durch den dabei iiberstrichenen Winkel. Die erste
Ableitung durchliduft zunéchst einen Glattungsfilter (Flaig et al. 1997), bevor die
zweite Ableitung gebildet wird, die wiederum leicht geglittet wird (gestrichelte
und glatte Linie in Abb. 3.2(d)). Die Ableitungen werden nach lokalen Maxima
und Minima durchsucht. Liegen zwischen zwei so definierten Maximalstellen der
zweiten Ableitung ein Maximum und ein Minimum der ersten Ableitung, dann ist
die wichtigste Bedingung zur Identifikation der dazwischenliegenden Rampen als
zu einem Objekt gehorig erfiillt. Die Rénder der Quellenkandidaten (nach oben ge-
richtete Dreiecke in Abb. 3.2(d)) werden bei Bedarf noch nach innen verschoben
(nach unten gerichtetes Dreieck in Abb. 3.2(d)), um negative Quellenintensititen
zu vermeiden.

Sind Lage und Ausdehnung der Quellenkandidaten definiert, kann durch linea-
re Interpolation zwischen den Intensititen auf beiden Seiten der Quelle der Hinter-
grund bestimmt werden (durchgezogene diinne Linien in Abb. 3.2(e)). Die maxi-
male Flichenhelligkeit I775* ergibt sich als Maximum der Intensitit bei 170 pm
tiber dem Hintergrund. Als MaB fiir die GroBe der Quellenkandidaten wird im
folgenden anstelle der Gesamtausdehnung, welche an den Pfeilen in Abb. 3.2(e)
unmittelbar abgelesen werden kann, die Halbwertsbreite (HWB) verwendet. Sie
ergibt sich als maximaler Abstand derjenigen MeBpunkte auf beiden Seiten von
I7155%, bei denen die Intensitit iiber dem Hintergrund mehr als 1755 /2 betrégt.

Der hier definierte Hintergrund ist lediglich eine Hilfsgrofe zur Bestimmung
der Flichenhelligkeit und Halbwertsbreite der Quellenkandidaten. In Gebieten ho-
her Quellendichte (wie z. B. in Abb. 3.2(c—e) und auch in Abb. 3.3) kommt es zum
Uberlappen mehrerer Emissionsgebiete, deren wahre Ausdehnung aus dem I;7o-
Profil nicht bestimmt werden kann. In Abbildung 3.2(e) konnte beispielsweise der
wirkliche Hintergrund bei konstant 20 MJy sr~! liegen, und der globale Inten-
sititsanstieg auf ~ 80 MJy sr—! konnte die aufeinander projizierte Emission der
drei Quellen darstellen. Noch deutlicher tritt dies bei der Doppel-Quelle von Ab-
bildung 3.3 zutage. Die Mehrdeutigkeit bei der Identifikation von Quellen und der
Festlegung des Hintergrundes wohnt dem Problem inne und ist unabhingig vom
Programm. Die hier getroffene Wahl der Abgrenzung der Quellenkandidaten von
ihrer Umgebung, d. h. die disjunkte Aufteilung der MeBpunkte auf die Kandidaten,
die Betrachtung der Intensitdt am Rande der Kandidaten als externen Hintergrund
und die Bestimmung aller Quellenparameter allein aus den jeweils zugehdrigen
MeBpunkten, ist eine Moglichkeit, das Konfusionsproblem in einem automatisch
arbeitenden Programm zu 16sen. Dal} diese Methode astronomisch sinnvolle Ergeb-
nisse liefert, zeigt sich erst in den nachfolgenden Untersuchungen, die in Kapitel 4
dargestellt werden.

Die Farbtemperatur wird fiir jeden Quellenkandidaten durch Anpassung ei-
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Abbildung 3.3: Beispiel eines kritischen Falles fiir das Extraktionsprogramm.

(a) Ausschnitt aus einer 100-um-ISSA-Karte. Die weien Kreise sind auf die Positionen
der Quellenkandidaten zentriert. Die Durchmesser der Kreise entsprechen ihren Halb-
wertsbreiten. Zum Vergleich sind als gelbe Ellipsen kompakte Dunkelwolken (Lee &
Myers 1999) eingezeichnet (siche dazu auch die Abbildungen in Kap. 6.2). Zwei Schwenks
(violette Linien) iiberqueren eine Doppel-Quelle auf quasi demselben Pfad (Schwenk-
Richtung durch Pfeile angedeutet). Nur in Schwenk II werden zwei Quellenkandidaten
(QK 13(II), QK 14(II)) gefunden.

(b—d) Die linke Spalte der Abbildung entspricht (c), (¢) und (f) aus Abbildung 3.2 und
behandelt Schwenk 1. (e—g) Die rechte Spalte entspricht ebenfalls (c), (e) und (f) aus
Abbildung 3.2 und behandelt Schwenk II.

(b,e) In den urspriinglichen Schwenkdaten ist die Doppel-Natur der Quelle in beiden
Schwenks zu erkennen, im langsameren Schwenk II allerdings deutlicher.

(c,f) In den gefalteten Schwenkdaten verschmelzen die Unterstrukturen. In Schwenk I wird
nur ein Quellenkandidat gefunden.

(d,g) QK 13(II) erweist sich im I17¢/I1go-Korrelationsdiagramm als sehr kalt (groRe Stei-
gung der Regressionsgeraden). Bei QK 11(I) wird die Temperatur effektiv iiber einen
groBBeren Raumwinkel gemittelt und ist etwas hoher.

Der Ausschnitt in (a) entspricht nicht genau dem in (b) und (c) dargestellten Bereich, um
mit den 4 weiteren Quellenkandidaten (2 je Schwenk) zu zeigen, daf die Quellenextrak-
tion i. allg. auch bei unterschiedlichen Schwenkgeschwindigkeiten iibereinstimmende Er-
gebnisse liefert.
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ner Geraden an die (I1¢g, I170)-Datenpunkte im Korrelationsdiagramm bestimmt
(Abb. 3.2(f)). Die Steigung der Geraden entspricht einem gemittelten I7/1190-
Verhéltnis der Quelle, aus dem nach Gleichung 3.4 die Farbtemperatur folgt.
Die Geradenanpassung geschieht mit der OLSB-Methode (engl.: Ordinary Least-
Squares Bisector), die x- und y-Werte gleichwertig behandelt (Isobe et al. 1990).
Im Korrelationsdiagramm werden die ([100, I179)-Werte ohne vorherige Hinter-
grundsubtraktion aufgetragen. Das Absolutniveau des Hintergrundes geht in die
additive Konstante der Geradengleichung ein und wird somit durch die Geradenan-
passung implizit beriicksichtigt, denn die additive Konstante geht in die Farbtem-
peratur nicht ein. Hat der zuvor fiir die Helligkeitsbestimmung definierte Hinter-
grund einen Gradienten, wiirde eine Subtraktion vor Auftragung der Datenpunkte
im Korrelationsdiagramm einen Unterschied machen. In einer friiheren Testversi-
on des Programms ist eine explizite Hintergrundsubtraktion durchgefiihrt worden.
Es hat sich jedoch gezeigt, dal3 dadurch mehr Nachteile entstehen als durch die
Beriicksichtigung eines Hintergrundgradienten gewonnen wird: Da mit den Rand-
positionen der Quellen gleichzeitig der Hintergrund definiert wird, kann dieser bei
einer hellen Quelle und Fehlbestimmung der Rénder um lediglich einen MeBpunkt
schnell einen Gradienten bekommen, der ihm nicht wirklich zukommt. Um im
Zweifelsfall die Daten so wenig wie moglich zu verdndern, wird auf die explizite
Hintergrundsubtraktion in der Temperaturbestimmung verzichtet.

Das I17¢/I100-Verhiltnis, aus dem die Farbtemperatur bestimmt wird, wird hier
Farb-Parameter (FP) genannt. Um vor allem fiir schwache Quellen die Zuverlds-
sigkeit des Farb-Parameters zu erhohen, entspricht er nicht unmittelbar der Stei-
gung im Korrelationsdiagramm, das auf den Datenstrom des Detektor-Zentrums
alleine zuriickgeht (dieses ist in Abb. 3.2(f) gezeigt). Vielmehr werden entspre-
chende Korrelationsdiagramme auch fiir die vier Datenstrome der einzelnen Pixel
erstellt, und der Farb-Parameter ergibt sich durch gewichtete Mittelung der Stei-
gungen der Ausgleichsgeraden, wobei die Gewichte gemil3 den formalen Fehlern
der Geradenanpassungen gesetzt werden. Bei der Berechnung der Farbtempera-
tur aus den Intensititen mufl noch eine Farbkorrektur durchgefiihrt werden. Dar-
unter versteht man die Korrektur der Intensitdten, welche zunéchst allein auf die
Detektor-Kalibrationen zuriickgehen (fiir die ein Quellenspektrum F, oc v~ zu-
grunde gelegt wird), auf den wahren Spektralverlauf der Quelle. Dieser ist erst
mit der ermittelten Farbtemperatur bekannt. Deshalb miissen die Berechnung der
Farbtemperatur nach Gleichung 3.4 und die Bestimmung der Farbkorrektur-Fak-
toren unter Verwendung der Transmissionsfunktionen der Filter iterativ erfolgen.
Abbildung 3.4 zeigt graphisch die Verkniipfung, die zwischen Farbtemperatur und
I179/I1p0-Verhiltnis unter Beriicksichtigung der Farbkorrektur besteht.

3.2.3 Qualititskriterien und Extraktionsergebnisse

Um eine hohe Zuverléssigkeit der Quellenkandidaten zu gewdhrleisten, werden
in dieser Arbeit ausschlieflich solche Quellenkandidaten behandelt, die die soge-
nannten Standardkriterien erfiillen. Diese sind in Tabelle 3.1 aufgelistet. Die ersten
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Abbildung 3.4: Konversionsdiagramm zwischen Farb-Parameter und Farbtemperatur fiir
einen Emissionsexponenten 3 = 2. Der Farb-Parameter entspricht einem Intensitéitsverhalt-
nis I170/I100- Die Farbtemperatur wird gemal Gleichung 3.4 unter Beriicksichtigung der
Transmissionskurven der beteiligten Breitband-Filter von ISO und IRAS berechnet. Die
errechneten bzw. zur Anwendung gekommenen Farbkorrektur-Faktoren K sind ebenfalls
angegeben. Die gepunktete Linie bezieht sich auf das ISOPHOT-Filter C_160 (K7¢), die
gestrichelte Linie auf das 100-um-IRAS-Filter (K1p). Die Korrektur-Faktoren sind so de-
finiert, daB z. B. I, (170 um) = I17o/ K170 die wahre Intensitiit bei 170 pm angibt.
Beispiel: Der Quellen-Kandidat aus Abb. 3.2(f) hat FP = 8.3. An der durchgezogenen,
gepunkteten bzw. gestrichelten Linie kann man ablesen: Tp(FP = 8.3) = 11.83 K,
Ki70 = 0.916 und K190 = 1.164. Nach Gleichung 3.4 entspricht 7 = 11.83 K einem
Intensititsverhiltnis von 10.55. Dies ist genau FP - K99/ K70 -

Hinweis: Der Abstand der parallelen Hilfslinien betrigt 1 cm.
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beiden Kriterien (/72X > 2MJysr—!, {38 > (.5 MJy sr—!) fordern ein deutli-
ches Signal in beiden Bédndern. Dies entspricht etwa der Forderung nach einem ho-
hen Signal-zu-Rausch-Verhiltnis bei Punktquellen. Das instrumentelle Rauschen
ist allerdings unbedeutend, vielmehr spielen hier Signalschwankungen durch un-
aufgeloste Hintergrundquellen und Zirrus-Strukturen eine Rolle. Da das Extrak-
tionsprogramm ausschlieBlich auf den auf IRAS-Auflosung verbreiterten Daten-
stromen operiert, beziehen sich diese Kriterien nur auf den Datenstrom des Detek-
tor-Zentrums. Eine Uberpriifung der einzelnen Pixel in den gefalteten Daten wiire
redundant. Das dritte Kriterium (0 < o(FP)/FP < 0.2) stellt eine ausreichende
Korrelation zwischen 117 und I sicher, die fiir eine zuverldssige Temperaturbe-
stimmung notig ist. Negative Farb-Parameter sind damit ebenfalls ausgeschlossen.
Das vierte Kriterium (HWB > 1’) unterdriickt Artefakte bei der Quellenidentifi-
kation. Es ist ein notwendiger Bestandteil des Extraktionsprogramms und hier nur
der Vollstindigkeit halber aufgefiihrt. Das fiinfte Kriterium (v > 2'/s) dient eben-
falls der Unterdriickung von Artefakten. Im Gegensatz zum Kriterium 4 kann es
in einer neuen Version des Programms, bei der die Schwenks bis zum Schwenk-
Ende (Stillstand) ausgenutzt werden, fallengelassen werden. Das sechste Kriterium
(90° < [ < 270° oder |b| > 2°) schlieBt den Bereich um den galaktischen Aquator
aus, wo der Detektor kurz vor der Sittigung steht. Es hat sich gezeigt, dal dann
Fehlsignale in Form von scheinbaren Helligkeitsstufen auftreten kdnnen, die Fehl-
bestimmungen der ausgedehnten Strukturen nach sich ziehen. Eine direkte Mar-
kierung solcher Fehlsignale erfordert eine Neuprozessierung ab der 2. Stufe der
Datenverarbeitung der Zufallsdurchmusterung (siehe Kapitel 2.2.2). In dieser Ar-
beit wird der kritische Bereich ausgeklammert.

Insgesamt werden in der Zufallsdurchmusterung vom Knoten-Extraktionspro-
gramm 68 578 Quellenkandidaten gefunden (diese erfiillen die Standardkriterien).
Histogramme der Winkelausdehnung, Flachenhelligkeit, Farb-Parameter und Farb-
temperatur sind in Abbildung 3.5 dargestellt. Die Zentralwerte der Verteilungen
betragen HWB =5.9', I[03* = 4.1 MJy st ' und FP =2.1 bzw. Ty = 17.6 K.

Punktquellen haben in den gefalteten Daten Halbwertsbreiten von etwa 5’. Bei
unebenen Hintergriinden konnen jedoch auch kleinere Werte gemessen werden.
Ausgedehnte Quellen bis ~ 3’ (intrinsisch) sind in den gefalteten Daten kaum von
Punktquellen zu unterscheiden. Erst ab HWB 2> 7' spiegeln die Halbwertsbreiten
unmittelbar die GroBen der Quellen wider. Das bedeutet auch, daB3 nur fiir grof3e-

1 Flidchenhelligkeit bei 170 um Ipax > 2MJysr!
2 Fldchenhelligkeit bei 100 pm Iex > 0.5 MJysr—!
3 Formaler relativer Fehler der Steigung der Regres-

sionsgeraden im Iy7o/I1go-Korrelationsdiagramm 0 < o(FP)/FP < 0.2

4 Halbwertsbreite HWB > 1’
5  Schwenkgeschwindigkeit v>2'/s
6  Nihe zum galaktischen Aquator 90° < I < 270° oder |b] > 2°

Tabelle 3.1: Die Standardkriterien zur Auswahl der Quellenkandidaten.
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Abbildung 3.5: Histogramme der Grofe,
Flachenhelligkeit und Farbe aller 68578
mit dem Knoten-Extraktionsprogramm
gefundenen Quellenkandidaten der Zu-
fallsdurchmusterung. Aufgetragen ist die
Anzahl der Quellenkandidaten pro Para-
meter-Intervall, welches aus der Breite der
Sdulen ersichtlich ist. Die Histogramme
sind vollstindig, d. h. die jeweils duflersten
Sdulen beinhalten die Kandidaten mit

Parametern auflerhalb des dargestellten
Bereiches.
(a) Verteilung der Winkeldurchmesser

(Halbwertsbreiten). Der Zentralwert liegt
bei 5.9'. Im Bereich bis 6’ konnen viele
Punktquellen beinhaltet sein.

(b) Verteilung der Flidchenhelligkeiten

I755¢. Das Intensitits-Intervall betrégt
2MJysr—!.

(c) Verteilung der Farb-Parameter. Der
Zentralwert von FP = 2.1 entspricht
Tr =17.6 K.

(d) Verteilung der Farbtemperaturen. Kalter
Staub mit 15 K < Tx < 20 K findet sich in
einem GrofBteil der extrahierten Strukturen.

re Strukturen die gemessene Flichenhelligkeit 77%5* unabhingig von der Entfer-
nung der Quelle ist. Der Schwerpunkt dieser Arbeit liegt auf den besonders kalten
Strukturen. Insgesamt haben 215 Quellenkandidaten einen Farb-Parameter FP > 6
(Tr < 12.9), 132 Kandidaten haben FP > 7 (Tx < 12.4). Im folgenden wird weit-
gehend mit dem Farb-Parameter und nicht mit der Temperatur gearbeitet, weil jener
der priméar bestimmte Parameter ist. Wo die Farbtemperatur nicht ebenfalls genannt
wird, ermdglicht Abbildung 3.4 eine schnelle Konversion.
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3.2.4 Interne Zuverlissigkeitsbewertung

Die Moglichkeiten und die Zuverléssigkeit, mit der beschriebenen Methode astro-
nomische Objekte und Objektklassen zu charakterisieren, werden in Kapitel 4.2
behandelt. Hier soll eine Fehlerabschiitzung der ermittelten Parameter der Quellen-
kandidaten (Position, Ausdehnung, Flichenhelligkeit und Temperatur) aus techni-
scher Sicht vorgenommen werden, ohne auf die Natur der astronomischen Objekte
einzugehen.

3.2.4.1 Intensititen kleinskaliger Strukturen

Zunichst wird die Kalibration der zugrundeliegenden Datensétze, Zufallsdurchmu-
sterung und IRAS/ISSA-Karten, iiberpriift. Fiir die Zufallsdurchmusterung ist dies
in Kapitel 2.3.3 geschehen, wo die generelle Kalibration in einem Vergleich mit
DIRBE-Daten tiiberpriift und die Streuung der Einzelmessungen aus den relativen
Abweichungen an Kreuzungspunkten ermittelt wird. Die Genauigkeit einer einzel-
nen I;79-Messung ergibt sich demnach zu 16 %, allerdings bezieht sich diese Zahl
nur auf Strukturen mit Winkelausdehnungen oberhalb der DIRBE-Auflésung von
42'. Fiir sehr kleine Strukturen kann diese hohe Genauigkeit keine Giiltigkeit ha-
ben, denn bei Punktquellen tritt ein helligkeitsabhéngiger Signalverlust auf (Stickel
et al. 2000, siehe auch Kapitel 2.3.3). Als Obergrenze der damit verbundenen Un-
sicherheit bei ausgedehnten Strukturen kann der Korrekturfaktor fiir Punktquel-
len gelten, deren Helligkeit demselben maximalen Detektorsignal entspricht wie
die Fldchenhelligkeit der hier behandelten ausgedehnten Strukturen. Wie Abbil-
dung 4.6(b) zeigt, ist i. allg. I'32% < 20 MJy sr—!. Die Strahlungsstrome entspre-
chend heller Punktquellen (S179 ~ 10 Jy) miissen um ~ 20 % korrigiert werden.
Die Genauigkeit der Intensitit ausgedehnter Strukturen (mit Ausdehnung < 42")
ergibt sich demnach zu v/0.162 + 0.22 = 26 %.

Analog zur Zufallsdurchmusterung wird auch die IRAS-Kalibration mit der
DIRBE-Kalibration verglichen. Da die interne Konsistenz zwischen den DIRBE-
Bindern allgemein als sehr gut angesehen wird, kann mit Hilfe der DIRBE-
Durchmusterung die Konsistenz zwischen den Kalibrationen der verwendeten
170-pm- und 100-pum-Daten sichergestellt werden. Abbildung 3.6 zeigt den
IRAS/DIRBE-Vergleich bei 100 um fiir dasselbe 16° x 16° grofie Feld in Tau-
rus wie bei dem ISO/DIRBE-Vergleich (Abb. 2.6). Die gefundene Beziehung
stimmt innerhalb der Fehlergrenzen mit der von Wheelock et al. (1994) fiir
den ganzen Himmel bestimmten IRAS/DIRBE-Relation iiberein. Letztere lautet
I138A = (1.39 4 0.14) IDIRBE 1 ¢, Die Ubereinstimmung zeigt, daB das Taurus-
Feld als reprisentativ fiir den ganzen Himmel angesehen werden kann. In Anbe-
tracht der Konsistenz zwischen Zufallsdurchmusterung und DIRBE bei 170 um
miissen die 100-pum-ISSA-Intensititen durch den Kalibrationsfaktor 1.39 dividiert
werden, um eine mit der Zufallsdurchmusterung konsistente Kalibration zu haben.
Die fiir die ISSA-Karten nicht bestimmte additive Konstante c; ist fiir das Extrak-
tionsprogramm irrelevant.
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OpTTTTTT Abbildung 3.6: Vergleich der 100-um-

F i = 14205" + 0.1 MIylsr ! Intensititen der IRAS/ISSA-Karten und
40f "1 der DIRBE-Durchmusterung.  Analog
' Jf 1 zu Abb. 2.6 entspricht jeder Datenpunkt
5 a8 1 einem DIRBE-Kartenpixel, in dem die
1 ISSA-Daten gemittelt werden. Die Aus-
+ 7 gleichsgerade hat eine Steigung von
* { 1.42+0.012 und schneidet die y-Achse
7 i bei (0.1£0.15)MJysr—!. Wegen des
10F 1 hellen Hintergrundes in relativer Nihe
zum galaktischen Aquator (b~ —15°)
o3 fehlen die niedrigsten Intensitdten. (Das
0 H} My sr,,zo 30 7Zodiakallicht ist aus beiden Datensitzen
IUO bereits abgezogen.)
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Ein Problem besteht darin, abzuschitzen, fiir welche Winkelskalen der Ka-
librationsfaktor, der im Extraktionsprogramm stets angewendet wird, Giiltigkeit
hat. Aus Abbildung 3.6 folgt zwingend nur eine Giiltigkeit fiir Strukturen oberhalb
der DIRBE-Auflésung von 42’ (s. 0.). Der Kalibrationsfaktor gilt nicht fiir IRAS-
Punktquellen, wie von Wheelock et al. (1994, S. IV-16) ausdriicklich betont wird.
In dieser Arbeit liegt der Schwerpunkt jedoch auf kalten Knoten mit Ausdehnun-
gen im Bereich 5'-10, die fiir IRAS ausgedehnt, aber fiir DIRBE nicht auflésbar
sind. Die Unsicherheit in der Giiltigkeit desselben Kalibrationsfaktors fiir alle mit
dem Extraktionsprogramm gefundenen Strukturen dominiert den Fehler bei den
verwendeten 100-pum-Daten. Die photometrische Genauigkeit der IRAS-Daten fiir
Strukturen mit Winkelausdehnungen im Bereich 5'—42' konnte deshalb bisher nicht
ermittelt werden (Chester 2001). Eine eigene Analyse der IRAS-Datenbasis ist im
Rahmen dieser Arbeit nicht moglich. Zur Berechnung der Ungenauigkeiten der mit
dem Extraktionsprogramm ermittelten Farbtemperatur wird dieselbe Unsicherheit
fiir 1170 und 119 von jeweils 26 % angesetzt.

3.2.4.2 Fehlerabschitzung der Parameter der Quellenkandidaten

Als Position eines Quellenkandidaten wird die Position seines Helligkeitsmaxi-
mums iiber dem Hintergrund angesehen. Die Lage des Maximums senkrecht zum
Schwenk wird nicht bestimmt, es wird die Schwenk-Mitte angegeben. Mit dieser
Einschrinkung setzt sich die Genauigkeit der Positionsbestimmung aus der Po-
sitionsgenauigkeit der Zufallsdurchmusterung und dem maximalen Abstand zwi-
schen zwei MeBpunkten zusammen (da zwischen den MeBpunkten nicht interpo-
liert wird) und ergibt sich zu 1.5'.

Die Festlegung der Randpositionen der Quellenkandidaten ist darauf ausge-
legt, in dichtbevolkerten Regionen einzelne Knoten mdglichst sauber zu trennen.
Zur statistischen Uberpriifung der ermittelten Durchmesser wird von jedem Kandi-
datenpaar, dessen Positionen auf 1’ iibereinstimmen, die relative Abweichung der
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Halbwertsbreiten R(HWB);, = (HWB; — HWBy)/(HWB; + HWB},) berechnet
(Abb. 3.7(a) zeigt das Histogramm). Analog zur Rechnung auf S. 21 fiir die In-
tensitdten der Zufallsdurchmusterung ergibt sich der statistische relative Fehler
der Halbwertsbreiten als v/2 - /(R(HWB)2) zu 20 %. Ein Teil der Abweichung
kommt durch nicht-rotationssymmetrische Quellen zustande, die von Schwenks in
unterschiedlichen Richtungen tiberquert wurden. Wenn nur solche Paare von Quel-
lenkandidaten beriicksichtigt werden, bei denen die Schwenkrichtungen weniger
als 10° voneinander abweichen, dann betrigt der relative Fehler der Halbwerts-
breiten nur 14 %. Diese Zahl darf jedoch nicht dariiber hinwegtiuschen, daf in
Einzelfillen die Ausdehnung sehr ungenau bestimmt sein kann (siehe Abb. 3.7(a),
fiir ein Beispiel siehe Abb. 3.3).

Als MaB fiir die Flachenhelligkeit des Quellenkandidaten wird I775* angege-
ben. I775* ist als einziger Parameter vom Hintergrund abhéngig und kann nur als
eine erste Niherung fiir die Quellenintensitdt angesehen werden. Die statistische
Analyse der Kandidatenpaare (analog zur Halbwertsbreite) liefert einen 1-Sigma-
Fehler von 27 %. Zusitzlich muf} die Unsicherheit der Kalibration der zugrundelie-
genden 170-um-Daten beriicksichtigt werden, so da3 I775* mit einer Unsicherheit
von 38 % behaftet ist.

Die Temperatur wird aus dem 1I77¢/I100-Verhéltnis (FP; iiber die Methode der
Ausgleichsgeraden) bestimmt, dessen Fehler sich aus dem Fehler der Kalibratio-
nen zu V2 - 0.262 = 37% ergibt. Zudem gibt es eine Vielzahl von Effekten, die
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Abbildung 3.7: Relative Abweichungen der Halbwertsbreiten (a) und Farb-Parameter (b)
bei Quellenkandidaten, die in ihren Positionen auf 1’ iibereinstimmen. Fiir jedes Paar von
Quellenkandidaten mit Positionsiibereinstimmung werden Wertepaare (HWB;, HWBy,)
bzw. (FP;, FP;) gebildet. Die Abszisse gibt die relative Abweichung R des groBeren Wer-
tes zum Mittelwert des Wertepaares an. Die Ordinate gibt die Anzahl der Paare pro %-
Intervall von R an. Zum Vergleich ist jeweils die Gau3-Funktion mit derselben Norm und
Varianz 0 = (R?) eingezeichnet (glatte Kurven).

(a) Halbwertsbreiten. Die breiten Linien beziehen sich auf alle Kandidatenpaare
(/(R?) = 0.135). Die schmalen Linien beriicksichtigen nur Paare, bei denen die
Schwenkrichtungen weniger als 10° voneinander abweichen (y/(R?) = 0.096).

(b) Abweichungen der Farb-Parameter (1/(R?) = 0.125).
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eine enge Korrelation zwischen I179 und I1go storen: Quellen-Konfusion, steiler
Hintergrund, Positionsungenauigkeit etc. Alle Effekte fiihren zu einer verstérkten
Streuung im Korrelationsdiagramm, die durch den formalen Fehler o (FP) bei der
Geradenanpassung quantifiziert wird. Der formale Fehler der Geradensteigung ist
bei hellen (7722 > 10 MJy sr— 1) und gut bestimmten Staub-Knoten vernachlissig-
bar (o(FP)/FP ~ 5%). Tests haben gezeigt, da diese Variable ein gutes MaB fiir
die Zuverlassigkeit der Quellenidentifikation als solche ist. In dieser Arbeit werden
nur Quellenkandidaten mit o (FP)/FP < 20 % beriicksichtigt (Standardkriterium).
Bei der statistischen Analyse (Histogramm in Abb. 3.7(b)) ergibt sich der relative
Fehler der Farb-Parameter zu 17 %, was in Anbetracht des Standardkriteriums ei-
ne Konsistenzpriifung darstellt. Die Beriicksichtigung dieses fomalen Fehlers und
der Unsicherheiten der Kalibrationen bedeutet einen Gesamtfehler des Farb-Para-
meters von 42 %. Der sich daraus ergebende Fehler fiir die Farbtemperatur héngt
vom Temperatur-Niveau ab. Fiir hier typische Farbtemperatur-Werte ergibt sich
beispielsweise Tr = (12.07]7) K, T = (15.07%) K bzw. Ty = (20.075%) K.
In Tabelle 3.2 werden die mit dem Extraktionsprogramm bestimmten Farbtempera-
turen einiger Quellen mit Werten aus der Literatur (ISOPHOT-Karten) verglichen.
Innerhalb der genannten Fehlergrenzen stimmen die Werte {iber. Die Anzahl publi-
zierter geeigneter Vergleichsquellen (kalt, ausgedehnt, zentral {iberquert) ist aber
noch zu klein fiir eine Statistik.

3.3 Kartierung groBer Wolkenkomplexe

Aus der Zufallsdurchmusterung kénnen 170-pm-Karten erstellt werden, die in
dicht iiberdeckten Regionen (Uberdeckungsgrad > 30 %) das Erkennen zweidi-
mensionaler Strukturen erleichtern. Karten bieten auferdem die Moglichkeit, die
Schwenkdaten untereinander abzugleichen, und so die interne Kalibration zu ver-
bessern. Die Erzeugung dieser Schwenk-Karten wurde von Krause et al. (1998) in
einem Programm implementiert, das folgende Schritte durchfiihrt:

Objekt Farbtemperatur Wellenldngen der ~ Kommentar
diese Arbeit Literatur ISOPHOT-Karten
(X) (K) (pm)
ISOSS 11035-7759 12.2 13.7 £ 0.5* 80, 100, 150, 200 i’
ISOSS 11037-7748 12.0 13.7+0.5* 80, 100, 150, 200 12
LDN 183 13.8 12.0-13.7** 100, 120, 150, 200 13
LDN 1780 16.3 ~ 16** 100, 200 1

Tabelle 3.2: Vergleich der hier bestimmten Farbtemperaturen mit Literaturwerten.

* (Téth et al. 2000)

** (Lehtinen et al. 2000)

1! sehr kalter Knoten (siche Tab. 4.1, Knoten Nr. 4)

12 sehr kalter Knoten (siehe Tab. 4.1, Knoten Nr. 5)

13 von mehreren Schwenks gestreift, aber nur von einem Schwenk zentral iiberquert
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1. Jeder Schwenk wird einzeln auf eine Matrix projiziert, die den Bildpunkten
der endgiiltigen Karte entspricht. In mehrfach getroffenen Bildpunkten wer-
den die Intensitdten gemittelt. Es entsteht ein Stapel von Karten; jede enthilt
einen Schwenk.

2. Der Stapel wird zu einer Karte verschmolzen, indem bei mehrfach getroffe-
nen Bildpunkten wiederum gemittelt wird. Dies ist die einfachste Schwenk-
Karte.

3. Es werden die Kreuzungspunkte von je zwei Schwenks identifiziert und
die (fiir jeden Schwenk gemittelten) Intensitdten der Kreuzungspunkte be-
stimmt.

4. Mit der x?-Methode werden additive Konstanten bestimmt (eine pro
Schwenk), um die Differenzen an den Kreuzungspunkten zu minimieren.

5. Die additiven Konstanten c,qq werden in multiplikative Konstanten ¢t
gemil ¢yl = Cadd/Imittel konvertiert, wobei I it die aus allen Kreu-
zungspunkten gemittelte Intensitét eines Schwenks bezeichnet.

6. Eine neue Schwenk-Karte wird erstellt, indem Schritt 2 wiederholt wird,
nachdem zunéchst jede Karte des Stapels mit ihrer multiplikativen Konstante
rekalibriert worden ist.

7. Um die Karte mit den IRAS/ISSA-Karten vergleichen zu konnen, wird sie
mit einer zweidimensionalen GauB-Funktion der Halbwertsbreite 4.1 ge-
faltet (vgl. Kap. 3.2.2). Das Verhiltnis Ij7¢/I1go entspricht gemil3 Glei-
chung 3.4 einer Farbtemperatur.

Schwenk-Karten bis zu einer Gréfle von 20° x 20° (Abb. 4.1) lassen sich in relativ
kurzer Zeit herstellen (~ einige Tage). Dariiber hinaus kann die y2-Minimierung
wegen der grolen Anzahl von Kreuzungspunkten mit den heutigen Rechner-Kapa-
zitdten nicht durchgefiihrt werden. Insbesondere ein simultaner Abgleich der ge-
samten Zufallsdurchmusterung ist mit dieser Methode noch nicht moglich. Eine
beschleunigte Version des Programms wird vorbereitet (Krause et al. 2001).
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Kapitel 4

Untersuchung ausgedehnter
Objekte in Chamaeleon

Die Chamaeleon-Region umfafit 3 grofle, abgegrenzte Dunkelwolken,
hiufig bezeichnet als Chal (DCld297.2—15.6, Hartley et al. 1986), Chall
(DCId303.3—14.3) und Challl (DCId302.3—17.7, DCId303.0—16.6), sowie
eine Reihe kleinerer Strukturen. Sie wurde ausgewihlt zur Untersuchung der
Anwendbarkeit, Aussagefdhigkeit und Zuverlissigkeit der vorgestellten Methode.
Vor allem beziiglich der praktischen Anwendbarkeit wurden in einer ersten Phase
zahlreiche Verbesserungen am Extraktionsprogramm und der Aufbereitung und
Darstellung der Daten vorgenommen. Die meisten der im vorangegangenen
Kapitel genannten Details gehen auf diese Tests zuriick. Die Aussagekraft kann
eingeschitzt werden, indem ein Objekt untersucht wird, mit dem bestimmte, aus
fritheren Untersuchungen in anderen Spektralbereichen gespeiste Erwartungen
verbunden sind und die Ergebnisse mit den Erwartungen verglichen werden.
SchlieBlich miissen Zuverldssigkeit und Vollstdndigkeit untersucht werden, um
tiber Einzelobjekte hinaus wissenschaftliche Aussagen treffen zu konnen. Fiir
diese Untersuchungen erscheint die Chamaeleon-Region als besonders geeignet,
denn

— frithere Radio-Durchmusterungen haben dichtes Gas in 3 getrennten Mo-
lekiilwolken nachgewiesen, welche unterschiedliche Sternentstehungsakti-
vititen zeigen. Die dichte Materie sollte sich durch erhdhte Strahlung im
fernen Infrarot bemerkbar machen, so dafl mit der Zufallsdurchmusterung
Struktur und Temperatur des mit dem Gas vermischten Staubes bestimm-
bar ist. Zudem sind die bekannten Unterschiede zwischen den Wolken sehr
hilfreich, um die Ergebnisse mit den verschiedenen astrophysikalischen Be-
dingungen in Verbindung bringen zu kénnen;

— in Chamaeleon gibt es keine massereichen Sterne, welche das sie umgeben-
de Medium in vielerlei Hinsicht verdndern konnen (durch Ionisation, Disso-
ziation, mittelbare Aufheizung des Gases, Erwdrmung des Staubes, Eintrag
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kinetischer Energie usw.). Regionen mit massereichen Sternen lassen eine
Einschitzung der Zuverlédssigkeit der Methode nicht zu;

— die relativ geringe Entfernung von 160 pc bzw. 178 pc (von Cha I&III bzw.
ChallI; Whittet et al. 1997) erlaubt es, die typischen Abmessungen von Mo-
lekiilwolken (~ 1 pc, entsprechend 21’) gut auflosen zu konnen. Selbst dichte
Wolkenkerne (~ 0.1 pc) konnen noch von Punktquellen unterschieden wer-
den. Hier wie im folgenden wird zur Berechnung physikalischer Grofen in
Chamaeleon die Entfernung von 160 pc zugrunde gelegt.

In den Kapiteln 4.1 und 4.2 werden die Untersuchungen in Chamaeleon und ih-
re Ergebnisse vorgestellt, wobei die Methoden groftenteils auf andere Regionen
tibertragbar sind. Kapitel 4.3 fait am Beispiel der Chamaeleon-Region die Lei-
stungsfihigkeit und Grenzen der entwickelten Methoden zusammen. Einige der
hier vorgestellten Ergebnisse wurden bereits in Hotzel et al. (2000) und Té6th et al.
(2000) veroffentlicht. Hier erwihnte Teiluntersuchungen, die von Téth et al. (2000)
und nicht direkt im Rahmen der vorliegenden Arbeit durchgefiirt wurden, sind ent-
sprechend gekennzeichnet.

4.1 GroBriumige Staubverteilung

4.1.1 Farbtemperatur-Karten

Um die groBriumige Verteilung des Staubes in Chamaeleon untersuchen und mit
verfiigbaren Radio- und Extinktionskarten vergleichen zu kénnen, wird zunéchst
eine 20° x 20° groBe Schwenk-Karte erzeugt (siche Kap. 3.3). Die Uberdeckung
des Gebietes durch die Zufallsdurchmusterung betridgt 15 %, innerhalb der Cha-
maeleon-Molekiilwolken sogar ~ 25 %. Das iibergrofle Feld dient dazu, den grof3-
skaligen galaktischen Hintergrund zu bestimmen. Zwei Karten gleicher Grofe bei
100 pm und 60 pm werden als Mosaike aus den ISSA-Karten erzeugt und entspre-
chend einem Intensitédtsvergleich mit DIRBE in der Chamaeleon-Region (analog
zum Taurus-Vergleich in Kap. 3.2.4) skaliert, damit sie mit der Kalibration von
DIRBE, respektive der Zufallsdurchmusterung, iibereinstimmen.!

Im 179/ p0-Korrelationsdiagramm (Abb. 4.1(a)) erkennt man drei abgrenz-
bare Temperaturbereiche, die durch ihre unterschiedliche Steigung im Diagramm
auffallen. Die formelle Einteilung der Datenpunkte in die Gruppen Kalt, Mittel
und Warm geschieht gemall dem Abstand der Datenpunkte von der durchgezo-
genen Geraden, die das durchschnittliche I7/11po-Verhéltnis aller Datenpunkte
repriasentiert. An die Punkte der einzelnen Gruppen wird je eine Regressions-Ge-
rade angepalit, deren Steigung in eine Farbtemperatur umgerechnet wird. Die ange-

'Im Extraktionsprogramm wird, um einen einheitlichen Kalibrationsfaktor iiber den ganzen Him-
mel zu haben, der Kalibrationsfaktor des Gesamt-Vergleichs von Wheelock et al. (1994) verwendet,
wihrend hier gemél den regional gefundenen Beziehungen (inkl. additiver Konstanten) folgender-
maBen skaliert wird: Trgp = ITHE™SA . 0.70 + 1.46 MJysr! bzw. Teo = I8 SSA . 0.79 +
1.20 MJysr—*.
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wendeten Methoden (OLSB-Anpassung, Farb-Korrektur-Durchfiihrung) sind die-
selben, die auch im Extraktionsprogramm zur Anwendung kommen und in Kapi-
tel 3.2 beschrieben sind. Die ermittelten Farbtemperaturen fiir die Gruppen ,,Kalt®,
,HMittel“ und ,,Warm* sind 14.0 K, 16.3 K bzw. 19.3 K. Auffillig ist das Fehlen
einer kontinuierlichen Farbtemperatur-Verteilung zwischen 14 K und 19 K im Be-
reich hoher Intensitéten.

Abbildung 4.1(b) zeigt die Lage der drei Temperaturbereiche am Himmel.
Die Gruppe ,.Kalt“ zeichnet die Molekiilwolken Chal, Chall und Challl nach.
Die Datenpunkte von ,,Warm* finden sich in Richtung galaktischer Aquator bei
|| < 10°. Die scharfe Abgrenzung der Bereiche in Abbildung 4.1(a) kann damit
erklidrt werden, dafl Gebiete warmen bzw. kalten Staubes nicht aufeinander pro-
jiziert werden: Die kalten Gebiete sind die groflen Molekiilwolken, die etwas ga-
laktische Hinter-/Vordergrund-Emission haben, welche bei Breiten von |b| > 15°
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Abbildung 4.1: (a) Korrelationsdiagramm der Intensititen bei 170 pm und 100 pm
im Feld um Chamaeleon. I179 und Ijgp sind aus den 20° x 20° groflen Karten
(170 pm: Zufallsdurchmusterung, 100 pm: ISSA) an jenen Positionen entnommen, die
den urspriinglichen MeBpunkten der Schwenks entsprechen. Die durchgezogene Gerade
(I170 = 2.46 - I1¢p) reprasentiert den Mittelwert des I17¢/I100-Verhiltnisses aller Daten-
punkte. Sie wird benutzt, um zwischen kalten und warmen Regionen zu unterscheiden.
Datenpunkte mit einem I;7o-Abstand > 5 MJy sr—! iiber oder unter der Linie gehoren zu
kalten bzw. warmen Regionen. An jeden der so definierten Bereiche wird eine Regressi-
ons-Gerade angepalit (gestrichelte Linien in denselben Grautonen), deren Steigung einer
Farbtemperatur von 14.0 K, 16.3 K bzw. 19.3 K entspricht.

(b) Die Lage der Temperaturbereiche von Abbildung (a) am Himmel. Der kalte Staub fin-
det sich in den groBBen Molekiilwolken. Die warme Materie ist Hintergrundmaterial in der
galaktischen Ebene, abgesehen von einigen kompakten Quellen, die in Abbildung 4.3 bes-
ser erkennbar sind. Zur besseren Sichtbarkeit sind die eingezeichneten Schwenkwege mit
~ 15’ erheblich breiter als die eigentliche Apertur (3'-4"). Um den Vergleich mit ande-
ren Abbildungen dieser Arbeit zu erleichtern, sind sowohl dquatoriale als auch galaktische
Koordinaten eingezeichnet.
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allerdings schon so schwach ist, da3 die Chamaeleon-Wolken die Emission ab
Ii79 > 40 MJysr~! dominieren. Das warme Gebiet befindet sich hingegen bei
niedrigerer galaktischer Breite (b =~ —8°). Dort fiihrt der Sehstrahl weit durch
die galaktische Scheibe, wodurch geniigend Intensitit aus wirmeren Zonen auf-
integriert wird, um vermeintlich ebenfalls vorhandene kiihlere Gebiete zu domi-
nieren. Wiren die Chamaeleon-Wolken niher an den galaktischen Aquator proji-
ziert (|b| < 10°), konnten kalte und warme Gebiete nicht so einfach, wie in Abbil-
dung 4.1(a) geschehen, voneinander getrennt werden.

Ein detailliertes Bild der Staubtemperaturen in dem zentralen 11° x 8° grofen
Feld zeigt Abbildung 4.2. Um einem (als gleichférmig angenommenen) galak-
tischen Hintergrund gerecht zu werden, sind Intensititen von 20 MJysr~! und
8 MJysr—! von der 170-um-Karte bzw. der 100-um-Karte abgezogen worden,
bevor die Farbtemperatur gemif Gleichung 3.4 bestimmt wird. Die Werte fiir den
galaktischen Hintergrund sind aus dem Korrelationsdiagramm (Abb. 4.1(a)) ab-
gelesen und entsprechen dem Kreuzungspunkt der gestrichelten Geraden. Dieser
Punkt kann als Hintergrundintensitit bei 170 wm bzw. 100 wm angesehen werden,
weil die Emissionsexzesse der kalten und der warmen Komponente etwa an diesem
Punkt ansetzen. Bei niedrigeren Intensititen gibt es keine in Abbildung 4.1(a) ab-
grenzbaren Temperaturkomponenten, d. h. die kalte Komponente wie sie als dun-
kel-gestrichelte Gerade in Abbildung 4.1(a) zu sehen ist, existiert nur bei Inten-
sitdten oberhalb von (I1gg, I170) = (8 MJysr—!,20 MJy sr—!). Diese Intensititen
entsprechen einer Farbtemperatur von 16.6 K. Dieser Wert ist zur Vermeidung von
Artefakten Regionen schwacher Emission (I179 — Ihga,170 < 5 MJy sr—1 oder
Lo — Tvga,100 < 2 MJy st~ 1) zugewiesen worden. Abbildung 4.3 zeigt die drei
groflen Emissionsgebiete von Chamaeleon in Vergréferung.

Abgesehen von einigen kompakten Quellen (diese werden in Kapitel 4.2.5 be-
handelt) liegen die einzigen Gebiete mit 7y > 17 K im Nordosten der 11° x 8°
groBen Karte (Abb. 4.2), Richtung galaktischer Aquator. Kalter Staub mit 7' < 15 K
findet sich in Chal und in grofen Teilen von Chall und Challl. Staubtem-
peraturen unterhalb von 14 K treten ausschlieBlich innerhalb der grolen Wol-
ken auf. Temperaturen um 15 K herrschen in den meisten kleineren Komple-
xen der Region vor, so etwa in DC300.2—16.9 (a = 11h54m § = —79°30),
G298—13 (a = 11"35™, § = —75°10), G295—17 (v = 10M21™, § = —77°30")
und G295—13 (o = 10254™, § = —74°00'); die Bezeichnungen ,,G...“ folgen
Boulanger et al. (1998).

Der Staub in Chal ist kilter als in Cha Il und ChaIlIl. Die mittlere Farbtempe-
ratur (Durchschnittswert der in Abb. 4.3 dargestellten Bildpixel) betrigt in Chal
13.9 K, in Chall 14.8 K und in Challl 14.4 K. Da die Lage des warmen Gebietes
in Abbildung 4.1(b) einen Gradienten des galaktischen Hintergrundes senkrecht
zum galaktischen Aquator nahelegt, kann der Unterschied zwischen Chall und
ChalIll auch mit einer vermeintlich hoheren Hintergrund-Emission bei Chall er-
klirt werden, denn Chall liegt 2° niher am galaktischen Aquator als ChalIl. Es
kann an dieser Stelle noch nicht entschieden werden, ob Chall und ChalIll wirk-
lich unterschiedliche Staubtemperaturen haben. Allerdings sprechen mehrere Ar-
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Abbildung 4.2: Farbtemperatur-Karte von Chamaeleon, erzeugt aus denselben Karten,
die auch Abb. 4.1 zugrunde liegen. Hier wurde zunichst ein Fern-Infrarot-Hintergrund
von I17g = 20 MJysr—!, I1g90 = 8 MJysr—! abgezogen, bevor die Farbtemperatur aus
dem Intensititsverhidltnis gemdB Gleichung 3.4 bestimmt worden ist. Die Farbtempera-
tur des Hintergrundes ist 16.6 K. Die Farbtemperatur entlang der ISO-Schwenks, die hier
mit ~ 15’ Breite dargestellt sind, ist an dem Farbbalken oberhalb des Bildes abzulesen.
Der Karte iiberlagert sind die Niveaulinien der Linienintensitit (J = 1 — 0) des *CO-
Molekiils (aus der Durchmusterung von Mizuno et al. 1998); Linien bei 1.0 K km s~ 'und
3.5 Kkms~!. Die Linienintensitit ist ein (nicht proportionales) MaB fiir die Siulendichte
des H»-Molekiils. Kalter Staub < 14 K befindet sich ausschlieBlich innerhalb der ersten
Niveaulinie, ist also stets mit molekularem Gas assoziiert. Die kleinen weiflen Ellipsen
markieren Position und GroBe der sehr kalten Knoten (Kap. 4.2.1). Diese sind mit beson-
ders dichtem Gas assoziiert.
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Abbildung 4.3: VergroRerte Farbtemperatur-Karten der Chamaeleon-Wolken. Diese Bilder sind vergroRerte Aus-
schnitte aus Abb. 4.2, mit 2.5 cm =1° E{;f gz 12 gﬁ: ?I&Egz(?;s 1p6c(; P¢) In Abb. 4.2 gegebene Erlduterungen gelten auch
hier, ebenso der Farbbalken. Im Unterschied zu dort sind hier Regionen schwacher Emission und Regionen auf3er-
halb der 1.0-K-Niveaulinie der '*CO-Linienintensitit nicht dargestellt. Auf diese Weise soll erreicht werden, dal3 die
Temperatur allein desjenigen Staubes dargestellt wird, der physikalisch zu den Wolken gehért. *CO-Niveaulinien
sind eingezeichnet bei 1.0(fett), 2.5, 3.5(fett) und 5.0 K km s~ .

Die mittlere Farbtemperatur in Chal ist niedriger als in Chall und Challl. Die prominenten, kompakten, warmen
Quellen sind im Optischen mit typischen Phdnomenen von Protosternen assoziiert und werden in Kapitel 4.2.5 be-
handelt: o = 11208™00°%,§ = —77°42": Ced 111 = ChaIRN, a = 11709™45%,§ = —76°36': Ced 112 = IC 2631,
a = 12"52m30%, § = —77°07': HH 52-54.
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gumente fiir wirkliche Staubtemperatur-Unterschiede zwischen Chal und ChaIIl.
Zum einen liegt Chal niher am galaktischen Aquator als Challl und ist somit
von dhnlicher oder hoherer Hintergrund-Emission betroffen. Zum anderen zeigen
sich unterschiedliche Farbtemperaturen auch in Gebieten starker Staub-Emission
und hoher Molekiil-Sdulendichte (sieche Konturlinie in Abb. 4.3), wo der relati-
ve Einflu} des Hintergrundes zuriickgeht. Boulanger et al. (1998) leiteten aus den
DIRBE-Daten Staubtemperaturen von 14.2 K-14.9 K fiir die Chamaeleon-Wolken
ab, in Ubereinstimmung mit den hier bestimmten Werten.

Die durchschnittliche Farbtemperatur des Staubes in den Zwischen-Wolken-
Gebieten betrigt etwa 16 K. Dieser Wert ergibt sich sowohl aus dem I;7¢/1190-
Korrelationsdiagramm (Gruppe ,,Mittel“: 16.3 K) als auch aus der Farbtempera-
turkarte (Abb. 4.2, Gebiete oberhalb des Hintergrundes rund um die Chamaeleon-
Wolken haben ~ 15 K-16 K). Dieser Wert ist mit der durchschnittlichen Tempera-
tur des infraroten Zirrus zu vergleichen, der von Lagache et al. (1998) auf Basis der
DIRBE-Durchmusterungen bei 100 um, 140 um und 240 um auf grolen Winkel-
skalen untersucht wurde. Sie fanden, global iiber den Himmel verteilt, eine domi-
nierende Staub-Komponente mit 17.5 K und eine schwéchere, kiihle Komponente
mit 15 K. Die Farbtemperatur des Zwischen-Wolken-Mediums liegt zwischen den
DIRBE-Temperaturen der Zirrus-Komponenten. Mogliche Ursache fiir eine gerin-
gere Temperatur in Chamaeleon konnten lagenartige Staubstrukturen sein, die sich
zwischen der galaktischen Ebene und der Chamaeleon—Musca-Region erstrecken
(King 1981; Corradi et al. 1997). Eine diinne Schicht parallel zur galaktischen Ebe-
ne wiirde die kurzwellige Komponente des Sternlichtes der Scheibe schwiichen und
konnte fiir die Temperaturreduzierung von 1 K-2 K verantwortlich sein.

4.1.2 Staubpopulationen

Die sogenannten sehr kleinen Kornchen (siehe Kap. 3.1.2), die kurzzeitige Tempe-
raturfluktuationen erfahren, leisten einen wesentlichen Beitrag zur Staub-Emission
im Wellenldngenbereich 25 um < A < 70 um, wihrend ihr Beitrag zu I1y i. allg.
vernachldssigt werden kann. Dieser Befund basiert auf Staub-Modellen, die maf3-
geblich den IRAS-Messungen (bei Désert et al. 1990) bzw. den DIRBE-Messungen
(bei Dwek et al. 1997) des durchschnittlichen Zirrus-Spektrums angepalit wurden.
Der relative Beitrag der sehr kleinen Kérnchen zu Iy und 19 kann aus den IRAS-
Beobachtungen allein, mangels einer Durchmusterung mit A > 100 wm, nicht be-
stimmt werden. Thr Beitrag wird hier untersucht, denn fiir die Interpretation einer
Fern-Infrarot-Farbtemperatur als Staubtemperatur der klassischen Kornchen ist es
ndtig, die Beeinflussung der gemessenen Intensitdten durch die sehr kleinen Korn-
chen zu kennen.

Wenn zu Igg zwei Staubpopulationen beitragen, zu I1gp und I;7¢ aber nur eine,
dann muf; die Korrelation zwischen I1og und 117y enger sein als die zwischen I
und Igp. Triigen auch zu I1p¢ die sehr kleinen Kornchen noch bei, dann konnte a
priori nicht gesagt werden, welche Korrelation enger ist. Es hinge dann von den
relativen Beitrdgen, also von der untersuchten Region ab. Abbildung 4.4 zeigt die
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Korrelationsdiagramme fiir die von Schwenks dichtest iiberdeckte Wolke Chal.
Die durchgezogenen Linien in Abbildung 4.4(a,b) sind Regressions-Geraden, die
an alle Datenpunkte angepalit wurden. Sie sind stark von einigen wenigen Daten-
punkten beeinfluflit, die auf wahrscheinlich zirkumstellaren Staub in den kompak-
ten, warmen Objekten zuriickgehen (Kapitel 4.2.5). Bleiben diese 1 % aller Daten-
punkte unberiicksichtigt (Abb. 4.4(c,d)), ergeben sich die gestrichelten Regressi-
ons-Geraden mit Steigungen von 4.8 + 0.11 und 7.0 £ 0.59 fiir I17g vs. I100 bzw.
Igp vs. Igo. Die angegebenen formalen Standardabweichungen von 2.3 % bzw.
9.8 % konnen die systematischen Unsicherheiten nicht wiedergeben, objektivieren
jedoch den subjektiven Eindruck, daB die Korrelation zwischen I17¢ und 1o en-
ger ist als die zwischen I1gp und Igp. In Chal gibt es somit keinen Hinweis darauf,
dall die sehr kleinen Staubteilchen mafBigeblich zur Staub-Emission bei 100 wm
beitragen.

Sowohl Ii7¢ vs. Igp als auch Iy vs. Igp zeigen einen Abknickpunkt, der
bei (I1007 I170) ~ (115, 33) bzw. (I60, IIOO) ~ (24, 115) liegt (jeweils in
MJy sr—1). Rechts oberhalb dieses Punktes werden die Korrelationen steiler, links
unterhalb davon flacher. In den duBleren Gebieten der Wolke nédhern sich bei ab-
nehmender Sdulendichte des Staubes die Farbtemperaturen den Werten des Hinter-
grund-Zirrus. Dies ist daran zu erkennen, daBl eine Gerade durch die Datenpunk-
te unterhalb des Abknickpunktes ungefihr durch den Nullpunkt verlduft. Ober-
halb des Abknickpunktes nimmt die Steigung zu, d.h. bei hohen Sdulendichten
nimmt die Staubtemperatur ab. In diesem Bereich zeigt sich ein qualitativer Unter-
schied zwischen den zwei Korrelationen. Wihrend in Abbildung 4.4(c) eine enge
Verkniipfung zwischen 1779 und I1po bestehen bleibt, fichert die Streuung in (d)
weit auf, und I1¢p wird weitgehend unabhéngig von Igy. Das I179/Igg-Diagramm
(Abb. 4.4(e)) 14Bt oberhalb des Abknickpunktes (Ig0, I170) ~ (2.4, 33) ebenfalls
keine funktionale Abhingigkeit mehr erkennen. Bemerkenswert ist, daf3 (e) und (d)
eine groBere morphologische Ahnlichkeit haben als (e) und (c). DaB sich I;7¢ und
I¢p gegeniiber Igg dhnlich verhalten, ist ein zweiter Hinweis darauf, daf§ die sehr
kleinen Kornchen auf Iy (fast) keinen Einflufl haben.

Den Steigungen der Regressions-Geraden von 4.8 bzw. 7.0 entsprechen Farb-
temperaturen von 13.6 K bzw. 20.3 K. Diese Diskrepanz ist nicht auf die lokali-
sierten warmen Quellen zuriickzufiihren und wird auch nicht von einigen weni-
gen Datenpunkten verursacht. Vielmehr offenbart sich hier das prinzipielle Pro-
blem, dal die Ig¢/Igp-Farbtemperatur nicht als physikalische Temperatur inter-
pretiert werden kann. Die Strahlung bei 60 um vermischt die Emission zweier
Staubpopulationen und zwar auch in einer relativ kiihlen Region wie Chal. Der
Beitrag der klassischen Kérnchen zur Emission bei 60 pm laBt sich aus 1799 und
der I70/11p9-Farbtemperatur berechnen. Es folgt fiir den Beitrag der sehr kleinen
Kornchen [ESSISK = Igo — [100/ ([100/[60)170, wobei (1100/160)170 das Intensitéts-
verhiltnis bezeichnet, das derselben Farbtemperatur entspricht wie das I179/1190-
Verhiltnis. Abbildung 4.4(f) zeigt, dal3 in Chal der relative Anteil Igng /Tso etwa
80 % betragt.
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Abbildung 4.4: Fern-Infrarot-Korrelationen in Chal.

(a) I17o vs. I100, (b) I100 Vs. Igo, jeweils fiir alle Datenpunkte des Feldes.

(¢) Iy7o vs. o, (d) T100 Vs. Iso, (€) I170 VS. Igo, jeweils ohne Beriicksichtigung der Da-
tenpunkte mit I;7o > 160 MJysr—!, Iigg > 40 MJysr—! oder Igo > 10 MJysr—!; der
in (c—e) verwendete Parameterraum ist in (a) bzw. (b) durch die gestrichelten Rechtecke
markiert. Die durchgezogenen Regressions-Geraden beziehen sich auf alle Datenpunkte
der Region, die gestrichelten Geraden beriicksichtigen ausschlieBlich Datenpunkte in den
gestrichelten Rechtecken. Aus der Steigung in (c) ergibt sich (mit Abb. 3.4) die Durch-
schnittstemperatur des Staubes in Chal zu 13.6 K, in Ubereinstimmung mit dem in Kapi-
tel 4.1.1 bestimmten Wert (13.9 K).

(f) I3KK vs. I, der Beitrag der sehr kleinen Kérnchen I§kK wird berechnet durch Sub-
traktion des Anteils der klassischen Staubpopulation von Igg, welcher sich aus [199 und
der durchschnittlichen I 74/I1oo-Farbtemperatur ergibt.
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4.1.3 Emission versus Extinktion

Die Staub-Emission im fernen Infrarot wird mit der Staub-Extinktion im nahen
Infrarot verglichen. Bei konstanter Temperatur und optisch diinner Emission wire
eine streng lineare Abhingigkeit zu erwarten, denn mit Gleichung 3.2 gilt:

In(10)
2.5

Iz o< 7(170 um) o< 7(1.25 um) o 7(Vis) = Ay 4.1)

Das Verhiltnis aller eingehenden optischen Tiefen ist von der Staubkomposition
abhingig, die in der Gleichung ebenfalls als konstant (iiber das Feld) vorausge-
setzt wird. Abbildung 4.5 zeigt das Korrelationsdiagramm zwischen Staub-Emis-
sion und Staub-Extinktion. Die Extinktions-Karten wurden teilweise von Cam-
brésy et al. (1997, Chal) bzw. Cambrésy (1999b, Cha II) bereits veroffentlicht und
von letztgenanntem Autor freundlicherweise zur Verfiigung gestellt (siehe auch
Abb. 4.7(b)). Die Karten beruhen auf Sternzdhlungen im J-Band, zeigen also ei-
gentlich die Extinktion im nahen Infrarot. Sie wurden gemifl Ay = 3.545A; (ent-
spricht Ry = 3.1) konvertiert. Die Winkelaufldsung nimmt von 1’ bei Ay ~ 1 auf
2.5' bei Ay =~ 8 ab, die Standardabweichung betrigt 1.4 mag.

Die lineare Abhingigkeit zwischen Staub-Emission und Extinktion zeigt sich
im Bereich 0 < Ay < 7 mag (siche Abb. 4.5(a)). Die Streuung der Punkte um die
Regressions-Gerade ist in erster Linie ein Zeichen fiir die unterschiedliche Tem-
peratur der Staubteilchen. Oberhalb von Ay = 6 mag oder I17g = 100 MJysr—!
wird die Streuung stirker. Ursache ist die groBer werdende Temperaturspanne im
Bereich hoher Extinktion. Einerseits sind Gebiete hochster Sdulendichte Gebiete
der grofiten Abschirmung des interstellaren Strahlungsfeldes und der niedrigsten
Temperatur. Andererseits findet in solchen Gebieten Sternentstehung statt. Noch
eingebettete besonders leuchtkriftige Protosterne oder Assoziationen von jungen
Protosternen haben grole Mengen heifien, zirkumstellaren Staubes, der lokal eine
erhohte Farbtemperatur verursacht.

Die linke Spalte in Abbildung 4.5 zeigt die Chamaeleon-Wolken im Vergleich.
Chal und Chall zeigen fast dasselbe Verhiltnis von Staub-Emission zu Staub-Ex-
tinktion. Bei Challl ist die Steigung im [y7¢o/Ay-Diagramm steiler, ein Zeichen
fiir eine hohere Staubtemperatur. Eine sehr kalte Komponente wie in Chal scheint
zu fehlen. In der rechten Spalte von Abbildung 4.5 werden die Intensititen bei
170 wm, 100 wm und 60 pm mit der Extinktion in Chal verglichen. 1179 und I1gg
zeigen eine qualitativ dhnliche Abhingigkeit von Ay, Iy hingegen zeigt ein ande-
res Verhalten. Offensichtlich wird Iy von einer Staubkomponente dominiert, die
nicht fiir die optische Extinktion verantwortlich ist und/oder sehr starken Tempe-
raturschwankungen unterliegt.

Aus der Steigung in Abbildung 4.5(b) kann bei bekannter Staubtempera-
tur das Verhéltnis 7(170 pm)/7(1.25 um) bestimmt werden. Mit Ty = 13.6 K
(aus Abb. 4.4(c)) folgt aus Gleichung 3.2 unter Beriicksichtigung der Farbkor-
rektur 7(170 um) = 6.7-107°I179/MJy sr~!. AuBerdem ist nach Gleichung 4.1
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Abbildung 4.5: Staub-Emission vs. Extinktion. Die verwendeten Extinktions-Karten be-
ruhen auf Sternzdhlungen im nahen Infrarot (J) und haben eine mit der Zufallsdurchmu-
sterung vergleichbare Winkelauflgsung von 1'-2.5'.

(a—c) Die Intensitiit bei 170 um aufgetragen gegen die visuelle Extinktion fiir die drei Cha-
maeleon-Wolken. 1179 wurde einer Schwenk-Karte mit 2.2' Winkelauflsung entnommen
(vgl. Kap. 4.1.1, hier keine GauB-Faltung). Die abnehmende Uberdeckung macht sich in
der abnehmenden Anzahl von Datenpunkten (von ChaI nach Challl) bemerkbar. Die Stei-
gung der Regressions-Geraden ist u. a. ein MaB fiir die Staubtemperatur. In Challl fehlt
eine ausgeprigte sehr kalte Komponente.

(d—f) Vergleich der Korrelations-Diagramme bei 170 um, 100 um und 60 pm, jeweils in
Chal. Da die ISSA-Karten Winkelauflssungen von 5’ haben, wird in (d) zum besseren
Vergleich die 170-pm-Karte mit derselben Aufésung verwendet. Die Staub-Emission bei
60 pm ist nicht mit der Extinktion korreliert.



4.2. KLEINSKALIGE STRUKTUREN

7(1.25 um) = (3.545 - 1.086) ! Ay /mag. Somit ergibt sich

-1

TUTOWm) _ o6 qg-t, Dro/MIystT oo s 4.2)
7(1.25 pum) Av /mag

Der 170-um-Aguivalent-Wirkungsquerschnitt pro Wasserstoff-Kern (nur der
Staub emittiert!) ist definiert als optische Tiefe bei 170 um pro Einheit Wasser-
stoff-Saulendichte, o0 =TT Dabei st N(H) = N(HI) + 2N (Hy).
Mit N(H)/E(B —V)=5.8-10? cm ?/mag (Bohlin et al. 1978) und
A;/E(B—-V)=0.874 fir Ry = 3.1 (Cardelli et al. 1989) ergibt sich nach
Gleichung 4.2: o4/ = 3.7-10" 2% cm?. Dieser fiir Chal bestimmte Aquivalent-
Wirkungsquerschnitt steht in guter Ubereinstimmung mit dem von Lehtinen et al.
(1998) fiir eine kleine Globule bestimmten Wert 3.5-10~2° cm? (siehe Kap. 5.3.2).

4.2 Kleinskalige Strukturen

4.2.1 Die sehr kalten Knoten

In der Region o = [10"30™,13"30™], § = [~82°, —75°] identifiziert das Knoten-
Extraktionsprogramm 325 Quellenkandidaten, die die Standardkriterien (Tab. 3.1)
erfiillen. Abbildung 4.6 zeigt die Verteilungen der Winkeldurchmesser, Flichen-
helligkeiten und Farb-Parameter.

Die Durchmesser der Quellenkandidaten sind wenig groBer als die Winkel-
auflosung der im Extraktionsprogramm verwendeten Daten. Der Zentralwert der
Verteilung liegt bei 6.3/, entsprechend 0.29 pc in Chamaeleon. Zu groBeren Ska-
lenldngen ist die Verteilung dadurch begrenzt, dafl das Extraktionsprogramm Struk-
turen mit Halbwertsbreiten iiber 10" vorzugsweise in Unterstrukturen aufspaltet.
Die Existenz von Unterstrukturen ab linearen Abmessungen von 0.5 pc ist zu er-
warten, weil die aus radiospektroskopischen Untersuchungen bekannten Wolken-
kerne typischerweise kleinere Abmessungen besitzen (Mizuno et al. 1999). Alle
Quellenkandidaten mit FP > 7 sind kleiner als 7' (0.3 pc). Der Zentralwert der
Farb-Parameter (FP) liegt bei 3.5, entsprechend einer Farbtemperatur von 14.9 K.
Die Verteilung hat einen prominenten Ausldufer bis FP = 9 (T = 11.6 K), d. h,,
einige der Quellenkandidaten sind deutlich kilter als die Dunkelwolke im Durch-
schnitt. Insgesamt haben 18 % der Quellenkandidaten Farb-Parameter FP > 5, 7 %
FP > 6und 3% FP > 7.

Zur Identifikation der kiltesten Quellen werden die Positionen der Kandida-
ten mit FP > 6 miteinander verglichen. Betrdgt der Abstand zweier Kandidaten
aus zwei verschiedenen Schwenks weniger als 5’, konnen sie i. allg. als ein Objekt
identifiziert werden. Fiihren mehrere Schwenks iiber dieselbe Quelle kann auch
deren zweidimensionale Ausdehnung abgeschétzt werden. Die durch Positions-
vergleich der Quellenkandidaten identifizierten Objekte werden als Quellen oder
Knoten bezeichnet. Die Parameter der Quellen ergeben sich durch Mittelung der
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Parameter der zugehorigen Quellenkandidaten. Die meisten Knoten wurden aller-
dings nur von einem Schwenk iiberquert und sind dann in ihren Parametern mit
denen des Quellenkandidaten identisch. Als sehr kalte Knoten werden diejenigen
Quellen bezeichnet, die mindestens einmal als Kandidat mit FP > 7 gesehen wor-
den sind. Tabelle 4.1 stellt die Parameter der so gefundenen sehr kalten Knoten
zusammen.

Es gibt 11 Quellenkandidaten mit FP > 7, die zu 9 sehr kalten Knoten gehéren,
denn Knoten Nr. 5 und Nr. 8 (Nummerierung bzgl. Tabellen 4.1 und 4.2) enthal-
ten je zwei solcher Kandidaten. Knoten Nr. 4 ist von einem zweiten Schwenk als
Kandidat mit 6 < FP < 7 gesehen worden. Diese 12 Farb-Parameter sowie die
maximalen Flachenhelligkeiten der Kandidaten (17%55°) sind in der Tabelle einzeln
aufgefiihrt. Fiir die Berechnung der Farbtemperatur werden die Parameter der dop-
pelt identifizierten Knoten gemittelt. Auch die Positionen werden gemittelt, wobei
jeder Knoten einzeln untersucht wird. Bei Knoten Nr. 8 kreuzen sich die Schwenks
— als groBe und kleine Achse des Knotens sind hier die gemessenen Halbwerts-
breiten angegeben. Sowohl bei Knoten Nr. 4 als auch Nr. 5 laufen die Schwenks
etwa parallel, so da} hier aus den Halbwertsbreiten, den Schwenk-Abstidnden und
den genauen Maximum-Positionen die Achsendurchmesser und der Positionswin-
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Nr.  Rekt.(2000)  Dekl.(2000) Gr./KI. PW T FP Tr
Achse () ®) (Mly/sr) (K)

(D 2 3 @ ) (v Q) (3 ©
1 10"49m48s —77°05'00" 5.0 - - 11.7 84 118
2 10 54 57 —77 1140 59 - - 15.2 89 11.6
3 10 58 28 =77 3410 4.9 - - 5.6 7.1 12.3
4 11 03 00 —78 00 10 6.0 40 80 194,169 7.7,6.7 122
5 11 03 55 =77 48 20 9.0 6.0 60 235,223 83,7.1 12.0
6 11 04 36 =77 3740 3.0 - - 7.8 8.3 11.8
7 11 10 06 —76 49 40 4.9 - - 14.3 77 121
8 12 50 07 —76 56 50 53 53 0 135,84 83,96 11.6
9 12 58 55 =77 1330 3.9 - - 8.5 85 11.8

Tabelle 4.1: Die sehr kalten Knoten. (1) Fortlaufende Nummer der sehr kalten Knoten in
Chamaeleon, (2-3) dquatoriale Koordinaten des Knoten-Maximums I753%, (4-5) grole und
kleine Achse der Ellipse, die die Ausdehnung des Knotens wiedergibt (in Bogenminuten,
zur Bestimmung der Ellipse siehe Text), (6) Positionswinkel der Ellipse (von Nord iiber
Ost nach Siid gemessen, in Grad), (7) maximale Flichenhelligkeit (in MJy sr—1), (8) Farb-
Parameter, (9) Farbtemperatur (in Kelvin).

kel abgeschitzt werden miissen. Lage und Ausdehnung der sehr kalten Knoten von
Chamaeleon sind in Abbildung 4.3 eingezeichnet. 7 sehr kalte Knoten liegen in
Chal, 2 in Chall. In Challl und zwischen den Wolken befinden sich keine sehr
kalten Knoten.

Um ihre astronomische Bedeutung einschétzen zu konnen, werden die sehr
kalten Knoten in Tabelle 4.2 mit Daten aus anderen Spektralbereichen verglichen.
Die meisten sehr kalten Knoten sind mit Dunkelwolken assoziiert. Aulerdem sind
bis auf einen alle sehr kalten Knoten, die im Bereich der nah-infrarot-basierten Ex-
tinktionskarten liegen (siehe Kap. 4.1.3), mit einer visuellen Extinktion Ay > 5.6
verkniipft. SchlieBlich liegen alle sehr kalten Knoten innerhalb der 2.5-K km s~ -
Niveaulinie der '*CO (J = 1 — 0) Linienintensitit (Abb. 4.3). Knoten Nr. 3, der
mit der niedrigsten Extinktion und '*CO-Linienintensitit verkniipft ist, ist der
emissionsschwichste der sehr kalten Knoten. Zur Ableitung der Gastemperatur
und Molekiil-Séulendichte untersuchten Téth et al. (2000) die '*CO- und C**O-
Spektren von Mizuno et al. (1998) an denjenigen Positionen, die den sehr kalten
Knoten am néchsten sind. Fiir zwei der sehr kalten Knoten liegen keine Daten vor,
bei einem dritten ist die optische Tiefe der C'80-Linie zu gering, um die Anre-
gungstemperatur und Sdulendichte bestimmen zu konnen. Die restlichen 6 sehr
kalten Knoten haben hohe C180-S#ulendichten, wie aus der *CO-Linienintensitt
bereits zu vermuten war. C'80 ist allerdings das seltenere Molekiil, so daB anhand
seiner Strahlung kleinere Volumina mit hoheren Dichten beobachtet werden, als
anhand von '3CO.
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Nr. Opt. Assoziation Amax TS0 7070 N(H,)C™0
(mag) (K) (10%!/cm?)

&) @) A “ (&) ©)

1 DC2962—-158 2.3* - - -

2 DCId 296.5—15.7 6.1 6.3 0.60 5.2

3 1.8 - - -

4 7.6 6.4 0.96 11

5 DC2971-161-1 10.2 7.3 0.78 12

6 6.4 6.2 0.98 16

7 DCId297.2—15.1 6.4 <0.1**

8 Ch5 5.6 7.3 0.71 83

9 Ch17 9.0 8.6 0.31 8.4

Tabelle 4.2: Vergleich der sehr kalten Knoten mit optischen, nah-infraroten und radio-
spektroskopischen Daten. (1) Fortlaufende Nummer wie in Tabelle 4.1, (2) optisch asso-
ziierte Dunkelwolke aus Hartley et al. (1986, DCId...) und Lee & Myers (1999, DC...,
Ch...), (3) maximale visuelle Extinktion (in Magnituden) ohne Hintergrundsubtraktion,
(4) C'80-Anregungstemperatur des Ubergangs (J = 1 — 0, in Kelvin), (5) optische Tiefe
im Zentrum der Linie, (6) Ha-S#ulendichte (aus den CO-Daten abgeleitet, in 10?! cm~2).
* aus Sternzdhlungen im Optischen (B-Band, Cambrésy 1999a), ansonsten aus
Sternzéhlungen im Nah-Infraroten (J-Band, Cambrésy et al. 1997; Cambrésy 1999b)

** ausgewertete Position liegt 3’ vom Knoten-Maximum entfernt

4.2.2 Staub- und Gastemperaturen in den sehr kalten Knoten

Die Anregungstemperatur der beobachteten Molekiillinie liegt in allen
sehr kalten Knoten, in denen sie berechnet werden konnte, im Bereich
Tex (C®0) = 74K £ 1.2 K. Wird die Anregungstemperatur als eine Nihe-
rung fiir die kinetische Gastemperatur betrachtet, sind die sehr kalten Knoten
auch bzgl. der Gastemperatur sehr kalt. Es mufl zwar damit gerechnet werden,
daf} die Linie subthermal angeregt ist (d.h. schwicher als unter der vorausge-
setzten Bedingung des lokalen thermodynamischen Gleichgewichts), aber fiir
den niedrigsten Rotations-Ubergang ist die Niherung Modellrechnungen zufolge
noch gerechtfertigt (sieche z.B. Warin et al. 1996). Auf jeden Fall ist davon
auszugehen, dall die Gastemperaturen niedriger sind als die Staubtemperaturen.
Das durchschnittliche Temperaturverhéltnis in den sehr kalten Knoten betrdgt
Tex (C'80) /Tstaun = 0.59 +0.03 bei einer durchschnittlichen Staubtemperatur
von 11.8 K.

Eine Gleichheit von Staub- und Gastemperatur ist nicht zu erwarten, denn
Heiz- und Kiihlmechanismen von Gas und Staub sind unterschiedlich. Dem mo-
lekularen Gas in einem dichten Wolkenkern, in den die ultraviolette Komponente
des interstellaren Strahlungsfeldes nicht eindringt, steht als wichtigster Heizproze3
die StoBionisation durch Partikel der kosmischen Strahlung zur Verfiigung (Clar-
ke & Pringle 1997, Partikel-Heizung). Die wichtigsten Kiihlmechanismen sind in-
elastische StoBe zwischen Molekiilen mit Dipolmoment und Hy (Molekiillinien-
Kiihlung, vor allem durch Rotationsiiberginge des CO-Molekiils) und St6B8e der
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Gasteilchen mit Staubkodrnchen (Staub-Kiihlung). Bei hoherer Staub- als Gastem-
peratur fithren StoBe zwischen Staub- und Gasteilchen zur Heizung des Gases
(Staub-Heizung). Der Energiehaushalt der Staubteilchen wird dadurch nicht we-
sentlich beeinfluit (Leung 1975), die Staubtemperatur hédngt praktisch nur von
der Absorption und Emission elektromagnetischer Strahlung ab (siehe auch Ka-
pitel 3.1.1). Fiir eine Gleichheit von Staub- und Gastemperatur muf} die Staub-
Kiihlung (bzw. -Heizung) die Partikel-Heizung und die Molekiillinien-Kiihlung
dominieren. Modellrechnungen zeigen, daf} diese thermische Kopplung erst fiir
Dichten n(Hy) > 10° cm™3 zu erwarten ist (Kriigel & Walmsley 1984).

Die Siulendichte der C'80-Kerne von Mizuno et al. (1999) betrigt
N(Hz) ~ 10?2 cm ™2 bei einem Winkeldurchmesser von ~ 10’. Wird die Aus-
dehnung entlang der Sichtlinie mit dem linearen Durchmesser gleichgesetzt, er-
gibt sich eine durchschnittliche Dichte von n(Hs) ~ 7-10% cm 3. Eine thermi-
sche Kopplung ist somit ausgeschlossen. Im Falle von moderaten Dichten (n ~
10* ¢cm—3) berechneten Kriigel & Walmsley (1984) eine Abkiihlung von Staub-
und Gastemperatur auf Tsia,, =~ 12 K bzw. T, ~ 8 K, wenn das einwirkende
Strahlungsfeld ,,weich® und schwach ist (verdiinntes Schwarzkorperspektrum mit
T = 3000 K und ~ 50 % der Energiedichte des lokalen interstellaren Strahlungsfel-
des). Es ist plausibel, daB ein solches Strahlungsfeld in den Chamaeleon-Wolken
vorherrscht, wo es keine massereichen Sterne gibt, und die kiirzerwellige, har-
te Komponente des allgemeinen interstellaren Strahlungsfeldes (siehe Kap. 3.1.1)
bereits in den Auflenbereichen der Wolken absorbiert wird. Die Staub- und Gas-
temperaturen der sehr kalten Knoten stehen somit in sehr guter Ubereinstimmung
mit den Modellrechnungen.

4.2.3 Vollstindigkeit und Zuverlissigkeit der Methode

Nachdem in den vorigen Kapiteln gezeigt wurde, dall die sehr kalten Knoten in
Chamaeleon opake Kondensationen in den Molekiilwolken mit hoher Sdulendichte
an kaltem Gas sind, soll hier die Leistungsfihigkeit der Methode beurteilt werden.
Es stellen sich die Fragen nach der Vollstindigkeit (Werden alle sehr kalten Kno-
ten gefunden?) und nach der Zuverlissigkeit (Sind alle der als sehr kalte Knoten
identifizierten Objekte von der genannten Art?). Die Chal-Region ist fiir die Uber-
priifung der Vollstidndigkeit am besten geeignet, weil sie von den Chamaeleon-Wol-
ken die groBte Uberdeckung durch die Zufallsdurchmusterung aufweist (ca. 30 %).
Mizuno et al. (1999) identifizierten in Chamaeleon 23 C'80-Kerne (,,C %0 cores™),
von denen 6 in Chal liegen, und alle 6 wurden von ISO-Schwenks iiberquert. Mit
diesen Molekiilwolken-Kernen werden im folgenden die Quellenkandidaten und
die sehr kalten Knoten verglichen. Abbildung 4.7 zeigt Lage und Ausdehnung der
sehr kalten Knoten und der C'®0-Kerne in Chal.

Alle C'80-Kerne in Chal haben assoziierte Staub-Knoten, d.h. wurden in
Form eines fern-infraroten Emissions-Exzesses detektiert und vom Programm ge-
funden. 4 der 6 C'®0-Kerne (Miz1, Miz2, Miz4, Miz5) sind mit sehr kalten Knoten
assoziiert (sieche Abb. 4.7). Ein weiterer Kern (Miz6) ist mit mehreren Quellen-
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Abbildung 4.7: Die sehr kalten Knoten von Chal.

(a) Ausschnitt aus der 170-um-Karte, die aus den Schwenks der Zufallsdurchmusterung
erzeugt wurde (Kap. 3.3, vgl. auch Abb. 4.1(b)). Niveaulinien von I;7( sind eingezeichnet
bei 50, 75, 100 und 125 MJy sr~!. Die sehr kalten Knoten sind als weiBe Kreise, bei wie-
derholter Uberdeckung als Ellipsen eingezeichnet. Die Nummerierung der Chamaeleon-
Quellen geschieht nach Rektaszension und folgt Tabelle 4.1.

(b) Die sehr kalten Knoten (weiB) im Vergleich mit C10-Kernen aus Durchmusterungen
von Mizuno et al. (1999, blau) und Haikala et al. (1998, griin), eingezeichnet auf der Ex-
tinktionskarte von Cambrésy et al. (1997). Die Niveaulinien von Ay sind bei 2, 4, 6, 8 mag
angegeben. Die Ahnlichkeit zur Karte von (a) bestitigt qualitativ die enge Korrelation zwi-
schen Staub-Emission und Absorption (Abb. 4.5(d)).
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kandidaten der Farbtemperatur T = 14 K-15 K assoziiert (FP =~ 4), enthilt also
Staub einer etwas hoheren Temperatur als die sehr kalten Knoten. Der nordlich-
ste der C'80-Kerne liegt in Richtung einer lokalen Hiufung von jungen stellaren
Objekten (Mizuno et al. 1999) und enthélt warmen Staub (FP = 1). Diese Quelle
(Ced 112, vgl. Abb. 4.3) wird in Kapitel 4.2.5 behandelt.

Umgekehrt liegen alle bis auf einen der sehr kalten Knoten in oder nahe bei
einem C'®0-Kern. Da die Achsenverhiltnisse der C'80-Kerne nicht einzeln pub-
liziert wurden, sind in Abbildung 4.7(b) nur Kreise eingezeichnet. In Wirklichkeit
sind die meisten C'80-Kerne jedoch linglich mit Achsenverhiltnissen zwischen
1.1 und 3.1. Wahrscheinlich liegen alle Knoten, die sich scheinbar dicht neben den
C!80-Kernen befinden, tatsichlich innerhalb der Kerne. Bei den sehr kalten Kno-
ten Nr. 4 und 6 ist das sicher der Fall, denn bei Miz5 wurde ein Hinweis auf 2
Nebenmaxima gegeben, deren Positionen mit denen von Knoten Nr. 4 bzw. 6 iiber-
einstimmen. Bei Knoten Nr. 2 ist dies zu vermuten in Anbetracht der linglichen
Struktur in der Extinktionskarte, die mit dem C'80-Kern iibereinstimmen konnte.
In der C'®0-Kartierung des zentralen Gebietes von Chal von Haikala et al. (1998,
45" Winkelauflosung bei 1" Schrittweite) werden die Knoten Nr. 4 und 5 als ein-
zelne C'80-Kerne gesehen (,,S1“ und ,,.S2).

In Bezug auf die zum Vergleich herangezogene C'®0-Durchmusterung kann
die Extraktion der sehr kalten Knoten als vollstindig angesehen werden. Aller-
dings stoBt die automatisierte Quellenextraktion in jedem Fall auf Grenzen, wo das
Konfusionsrauschen, d.h. das projizierte Uberlappen von Quellen, zu stark wird.
Ein Beispiel ist Knoten Nr. 9, der nur in einem Schwenk als sehr kalt erkannt wird,
wihrend ein zweiter Schwenk den Knoten nicht von einem Sekunddrmaximum
trennen kann (sieche QK 13(II) in Abb. 3.3). Die Projektion einer warmen Quelle
direkt neben eine kalte kann auch zur Folge haben, dal trotz erfolgreicher Tren-
nung in den 170-pum-Daten die kalte Quelle bei 100 um in den Ausldufern der
warmen Quelle verschwindet, und somit das Kriterium 2 (siche Standardkriterien
in Tab. 3.1) nicht erfiillt. Solche Nur-170-um-Fdlle werden markiert und miissen
in einer interaktiven Analyse separat behandelt werden.

Die Zuverlissigkeit 148t sich iiber den Vergleich mit den Molekiillinien-Daten
hinaus nur mit Hilfe von anderen Fern-Infrarot-Beobachtungen eingrenzen. Haika-
la et al. (1998) kartierten 18’ x 18’ im Siiden von Chal mit ISOPHOT. Aus den
Beobachtungen bei 80 wm, 100 wm, 150 wm und 200 um bestimmten Téth et al.
(2000) die Staubtemperaturen in Knoten Nr. 4 und Nr. 5 zu Ty = (13.7 £ 0.5) K.
Dies sind die einzigen Staub-Kondensationen des beobachteten Feldes, und beide
Objekte werden hier gefunden und als sehr kalte Knoten klassifiziert (sieche auch
Tab. 3.2).

4.2.4 Staub-Knoten und C'80-Kerne

Staub-Knoten und C'80-Kerne stehen in engem Zusammenhang: Abgesehen von
Knoten Nr. 3 liegen alle sehr kalten Knoten bei einem C'80-Kern. Es muB aber be-
tont werden, daB die sehr kalten Knoten nicht dieselben Objekte sind wie die C'®0-
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Kerne, in dem Sinne, dafl hier der Staub derselben Gebilde (d.h. aus denselben
Volumina) beobachtet wiirde, deren molekulares Gas zur Identifikation als C'®0-
Kerne gefiihrt hat. Die scheinbaren Durchmesser der C'80-Kerne (50%-Niveau
der Linienintensitéit bei 2’ Schrittweite) liegen zwischen 9’ und 17', wihrend die
der sehr kalten Knoten zwischen 3’ und 9’ liegen. Miz5 umfaBt beispielsweise die
Knoten Nr. 4, 5 und 6 (s.0.).

Die sehr kalten Knoten liegen unterschiedlich dicht in den Chamaeleon-Wol-
ken: 7 liegen in Chal, 2 in Chall und kein sehr kalter Knoten befindet sich in
ChalIl. Diese Verteilung ist mit den physikalischen Parametern der C '%0-Kerne zu
vergleichen, die in den 3 Chamaeleon-Wolken ebenfalls Unterschiede aufweisen.
TIhre durchschnittlichen Massen und Sdulendichten nehmen von Chal iiber Cha Il
nach Challl ab, ebenso das Verhiltnis Masse des C'®0-Kerns zu Masse der Mo-
lekiilwolke. Mizuno et al. (1999) bringen diese Groflen mit der Sternentstehungs-
Effizienz (= ) M,/Miolekiilwolke) in Verbindung, die von ihnen in Chal, Chall,
Challl zu 13 %, 1 %, 0 % bestimmt wird. Hohere Massen bei gleichen Durchmes-
sern und Linienbreiten fiihren auch zu kleineren Verhaltnissen M-/ Myern, WO-
bei My, die aus dem Virialsatz berechnete Masse einer (theoretischen) gravitativ
gebundenen Gaskugel konstanter Dichte ist. Liegt dieses relativ einfach zu bestim-
mende Verhiltnis nahe bei 1, wird der Kern i. allg. als gravitativ stabil angesehen,
wihrend bei einem Verhiltnis grofier 1 die innere Turbulenz (ohne dufleren Druck)
zu einer Auflésung des Wolkenkerns fiihren sollte.”> Mizuno et al. (1999) deuten
die unterschiedlichen Bedingungen als zeitliche Sequenz in der Entwicklung einer
Molekiilwolke: von Challl durch das Abklingen von Turbulenz und anschlieen-
der Verdichtung hin zu Chal, einem ,,gravitativ relaxierten Kern-Wolken-System®;
dies komme auch in der hohen Sternentstehungs-Effizienz zum Ausdruck.

Ohne auf die Interpretation der C '®0-Ergebnisse im Detail einzugehen, ist fest-
zustellen: Sehr kalte Knoten finden sich nur in Wolken mit gegenwirtiger Sternent-
stehung (nicht in ChaIII). Sehr kalte Knoten finden sich nur in C'80-Kernen mit
einem niedrigen Verhéltnis Myi,/Mgerm < 1.6. Diese haben relativ hohe Sdulen-
dichten (N (Hz) > 8-10%! cm~2), aber in den C'80-Kernen mit den héchsten Siu-
lendichten (N (Hy) > 2-10%? ¢cm~?) finden sich keine sehr kalten, sondern teilwei-
se sogar besonders warme Knoten (T 2 25 K), denn diese werden vom warmen
Staub um junge Proto-Sterne dominiert.

Insgesamt 146t sich folgendes Bild zeichnen: Aufgrund der filamentartigen
Strukturen und hohen Siulendichten in Molekiilwolken nimmt die aufsummierte
Emission des Staubes zu, und es kommt zur Ausbildung der Staub-Knoten. Die
Staubtemperatur in den Knoten liegt dabei nahe an der grofflichigen Temperatur
der Wolke, welche wiederum aufgrund der leichten Abschirmung des interstella-
ren Strahlungsfeldes etwas unter der des umgebenden interstellaren Mediums liegt.
In diesem Stadium werden auch bereits C'80-Kerne beobachtet. Kommt es zu ei-

Dieses Bild ist stark vereinfacht. Wichtige GroBen wie Magnetfeld, duBere Randbedingungen
und Chemie werden vernachlissigt; auBerdem kollabieren Kondensationen der GroBe der C'%0-
Kerne (> 10 M) i. allg. nicht als Ganzes.
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ner weiteren Verdichtung der Materie, konnen die Knoten selbst einen erheblichen
Teil der einfallenden Strahlung absorbieren, so dal die Staubtemperatur im inne-
ren, dichteren Teil der Knoten merklich abnimmt. Hier konnen auch andere Ef-
fekte, die in Kapitel 5 angesprochen werden, wie z. B. Staub-Agglomeration zur
Abkiihlung beitragen. Dies ist der Fall in den dichteren und evtl. massereicheren
C'80-Kernen. In diesem Stadium konnen Temperaturen Tsiau, < 13 K, wie sie
fiir die sehr kalten Knoten gefunden werden, erreicht werden. Kommt es im Kno-
ten oder in einem Teil des Knotens zu Fragmentation und Kollaps, steigt je nach
Masse des Proto-Sterns die Farbtemperatur in dem Bereich des Knotens, der nicht
vom stellaren Objekt getrennt werden kann, stark an. Bei der Entstehung massear-
mer Sterne (< 1 Mg,) bleiben selbst eng benachbarte Knoten unbeeinflufit, so daf3
dort weiterhin hohe Staubdichten und niedrige Farbtemperaturen gemessen wer-
den, bis auch dort Sterne entstehen oder sich die Knoten z. B. aufgrund zu groBer
innerer Turbulenz selbst auflosen. In diesem Bild markieren dann die sehr kalten
Knoten die Gebiete gerade noch nicht stattfindender Sternentstehung.

4.2.5 Anmerkung zu den warmen Quellen

In den Farbtemperatur-Karten der Abbildungen 4.2 und 4.3 sind 3 kompakte, war-
me Quellen zu sehen, die vom Extraktionsprogramm ebenfalls gefunden werden.
Dies sind:

1. ChalRN = Ced 111 (Cederblad 1946) (o = 11"08™00%,§ = —77°42'), ein
als ,,Chamaeleon Infrared Nebula“ bezeichneter bipolarer Nebel (im nahen
Infrarot), der im mittleren und fernen Infrarot (IRAS 11072—7727) sehr hell
ist. Die Leuchtkraft betrigt 170 L. ChaIRN wurde von Ageorges et al.
(1996) als kollabierender Wolken-Kern mit bipolarer Ausflu-Kavitation
klassifiziert. Das in einer Staubscheibe eingebettete System ist wahrschein-
lich ein junger Doppelstern (Feldt et al. 1998).

2. 1C2631 =Ced 112 (o = 11"09™45%, § = —76°36'), ein Reflexionsnebel am
stidlichen Rand einer Gruppe Vor-Hauptreihen-Sterne. Mattila et al. (1989)
fanden in CO-Molekiillinien-Untersuchungen einen bipolaren Ausfluf3, ein
Indiz fiir Sternentstehung. Vermutlich eine eingebettete Proto-Stern-Asso-
ziation regt den Staub zu einem Emissions-Exzefl im mittleren Infrarot an
(Persi et al. 2000).

3. HH52-54 (o = 12"52™30%,§ = —76°07"), eine Gruppe von Herbig-Haro-
Objekten als dessen anregende Quelle ein sehr junger Herbig-Ae/Be-Stern
vermutet wird (Reipurth et al. 1993).

Diese warmen Quellen werden von innen durch Proto- oder Vor-Hauptreihen-
Sterne geheizt. Dabei wird die Emission noch durch relativ grole Mengen heif3en,
zirkumstellaren Staubes beeinflufit. Die Winkelauflosung reicht aber bei weitem
nicht aus, um den zirkumstellaren Staub rdumlich zu isolieren. Das Extraktions-
programm liefert fiir ChalRN Tr =~ 25 K, wihrend Cohen & Schwartz (1984)
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die Temperatur der kiltesten Staubkomponente mit 65 K angeben, gemessen bei
Wellenlidngen bis zu 160 um (also bei dhnlichen wie den hier verwendeten Wel-
lenlingen), aber mit einer Winkelauflosung von 45”. Wegen des groBen Tempera-
turgradienten hingt die gemessene Farbtemperatur vom Auflosungsvermogen des
Teleskops ab.

Allgemein 146t sich sagen, daB3 das Extraktionsprogramm nicht geeignet ist,
Objekte zu charakterisieren, deren eingebettete Quellen von nicht zu vernachlassi-
genden Mengen heiflen Staubes umgeben sind. Die erwarteten Temperaturgradien-
ten konnen raumlich nicht verfolgt werden. Eine komplementére Methode, kalten
und warmen Staub (7" 2 25 K) zumindest ansatzweise mit Hilfe der 60-um-IRAS-
Daten zu trennen, wurde im automatisierten Modus bisher nicht entwickelt. Al-
lerdings ist nicht zu erwarten, dal warme Objekte neu entdeckt werden (wofiir
eine Automatisierung besonders wichtig wire), weil warme Quellen bereits in
den IRAS-Durchmusterungen ein auffilliges Signal abgegeben haben. Die grof3e-
re Wellenldnge 170 pum ist zur expliziten Suche nach warmen Quellen natiirlich
ungeeignet.

4.3 Zusammenfassung der Ergebnisse

Das wichtigste Ergebnis der vorangegangenen Kapitel ist, da mit der Zufalls-
durchmusterung bei 170 pm in Verbindung mit der IRAS-Durchmusterung bei
100 pm die Farbtemperatur des kalten Staubes zuverlédssig bestimmt werden kann.
Die durchschnittliche Farbtemperatur der Molekiilwolken liegt zwischen 13.9 K
(Chal) und 14.8 K (Chall), was gut mit dem von Boulanger et al. (1998) auf
Basis von DIRBE-Daten bestimmten Durchschnittswert (14.2 K-14.9 K) iiberein-
stimmt. Die Regionen mit Staubtemperaturen < 15 K sind fast identisch mit den
Regionen mit Linienemission (J = 1 — 0) des '3CO-Molekiils (Laborfrequenz
vy = 110 GHz). Die Existenz von kaltem und dichtem Gas ist korreliert mit der
Existenz von kaltem und dichtem Staub (hohe Siulendichte). Die Emission bei
60 um ist erheblich von einer anderen, wirmeren Staubkomponente beeinfluit und
zwar auch in einer relativ kiihlen Region wie Chal. Die fiir die 60-um-Emission
mitverantwortlichen sehr kleinen Koérnchen spielen bei 100 pm keine Rolle mehr.
Die Tatsache, daBl I;7g und 199 von ein und derselben Staubkomponente domi-
niert werden, hat wichtige Konsequenzen. Erstens kann die Farbtemperatur aus
dem I;7/119p-Verhéltnis als durchschnittliche Temperatur der groen Staubkorn-
chen interpretiert werden (im Gegensatz zur I1yg/Igg-Farbtemperatur), und zwei-
tens konnen kalte Knoten alleine mit Hilfe der Intensititen bei 170 pm und 100 pm
gefunden werden.

In einem 11° x 8° groen Feld um die Chamaeleon-Wolken werden 325 Quel-
lenkandidaten gefunden. Durch Positionsvergleich der Quellenkandidaten konnen
insgesamt 9 sehr kalte Knoten (mit FP > 7) identifiziert werden, die lineare Durch-
messer zwischen 0.1 pc und 0.3 pc sowie Farbtemperaturen zwischen 11.6 K und
12.3 K haben. Die sehr kalten Knoten sind mit Regionen hoher Extinktion und
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Molekiilsdulendichte korreliert.

Alle bis auf einen sehr kalten Knoten liegen bei einem C'®0-Kern aus der
Durchmusterung von Mizuno et al. (1999). Ein Vergleich der C'®0-Anregungs-
temperaturen mit den Staubtemperaturen belegt in Chamaeleon die Korrelation
von kaltem Gas mit kaltem Staub, obwohl die Dichte nicht zur direkten ther-
mischen Kopplung ausreicht. Das durchschnittliche Temperaturverhiltnis betrigt
Tox (C'80) /Tstaub, = 0.6 mit nur geringer Streuung. Die gefundenen Staub- und
Gastemperaturen stimmen sehr gut mit den Modellrechnungen von Kriigel &
Walmsley (1984) tiberein.

Die Hiufigkeit der sehr kalten Knoten nimmt von Chal iiber Chall nach
Challl hin ab. Die Abnahme geht einher mit einer Verdnderung der Zustandspa-
rameter der C'80-Kerne, die wiederum mit einer abnehmenden Sternentstehungs-
Effizienz in Verbindung steht. Es ist plausibel, die sehr kalten Knoten als Stitten
potentieller Sternentstehung anzusehen.
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Kapitel 5

Dichtes Gas und kalter Staub in
der Dunkelwolke B 217

5.1 B217 als Fallbeispiel fiir Sternentstehung in Dunkel-
wolken

Wihrend massereiche Sterne ausschlieBlich in grolen, massereichen Molekiilwol-
ken entstehen, werden massearme Sterne auch in kleineren, isolierten Molekiilwol-
ken und Globulen gebildet. Da in diesen Gebieten keine groBen Sternhaufen, son-
dern nur einige Einzelsterne oder Mehrfachsysteme entstehen, kdnnen die An-
fangsbedingungen und der Prozef3 der Sternentstehung dort besonders gut unter-
sucht werden. Mit der Zufallsdurchmusterung bei 170 wm kann der kalte Staub
der Mutterwolke noch bis zu den typischen Abmessungen dichter Wolkenkerne
(~ 0.1 pc) charakterisiert werden (bei einer Entfernung D < 200 pc ). Wihrend
in Kapitel 4 mit einem automatisierten Verfahren die groflichige Verteilung des
Staubes und der sehr kalten Knoten in einer Sternentstehungsregion untersucht
wird, soll hier an einem einzelnen Objekt die Beziehung zwischen dichtem Gas
und kaltem Staub beschrieben werden. Die Untersuchungen und Ergebnisse dieses
Kapitels werden in Kiirze veroffentlicht (Hotzel et al. 2001).

Das Barnard-Objekt B 217 ist eine kleine Dunkelwolke im Taurus-Molekiil-
wolken-Komplex, die von 3 Schwenks der Zufallsdurchmusterung iiberquert wur-
de. Abbildung 5.1 zeigt eine Blau-Aufnahme aus dem Palomar Observatory Sky
Survey II (POSS-II), auf der sich B 217 deutlich vom hellen Himmelshintergrund
abhebt. Die Ausdehnung von B 217 betriigt 15’ x 10’; das entspricht bei einer Ent-
fernung von D = 140 pc (Elias 1978) linearen Abmessungen von 0.6 pc x 0.4 pc.
Das Fehlen von Sternen auf den POSS-II Photoplatten iiber 10 O’ in den dunkelsten
Gebieten, ldft auf eine Extinktion Ay > 5 mag schlieBen. Die beiden Helligkeits-
minima bei «(2000) = 4"27M47%,§ = 26°18' und a = 4"28M10%,§ = 26°21’
wurden durch Radiobeobachtungen der (J, K) = (1,1) Inversionslinie von NHj
als dichte Wolkenkerne klassifiziert (Myers & Benson 1983; Goodman et al. 1993).

Die Punktquelle IRAS 042484-2612 befindet sich zwischen den beiden dich-
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Abbildung 5.1: B 217 als Dunkelwolke auf der blauen POSS-II Photoplatte. Punktquellen
sind entfernt, und die Karte ist auf eine Auflgsung von 30" vergrobert worden. Der Proto-
Stern IRAS 0424842612 zwischen den beiden dichten Molekiilwolken-Kernen B217SW
und B217NE ist mit einem Dreieck markiert. Dartiber gelegt sind Niveaulinien der NH3-
Sdulendichte aus den Effelsberg-Beobachtungen. Abbildung 5.3 zeigt die gleichen Linien
vergrofert.

Drei Schwenks der Zufallsdurchmusterung haben B 217 iiberquert: Kleine weifie Kreise
markieren die (MeBpunkt-)Positionen der Detektor-Pixel. In diesem Kapitel heilen die
Schwenks Schwenk A (verlduft von West nach Ost), Schwenk B (von West nach Siid) und
Schwenk C (von Siid nach Nord). Ausgefiillte Kreise kennzeichnen (wie in Abb. 5.6) die-
jenigen Rampen, die zur Analyse der dichten Kerne verwendet werden. Boxen um die
Kreise kennzeichnen ,,Ausreifier” in den [;99- oder I;79-Werten, die in Zusammenhang
mit Abbildung 5.6 diskutiert werden.
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ten Kernen. Thr zwischen 1.2 um und 100 um steil ansteigendes Spektrum deu-
tet auf einen noch Masse akkretierenden Protostern hin. Ebenso sind eine kome-
tendhnliche Ausflulstruktur im K -Band und die assoziierten Herbig-Haro-Objekte
HH31(A-I) als Indizien stattfindender Sternentstehung zu verstehen (Tamura et al.
1991). Die Leuchtkraft dieses Protosterns ist mit Ly = 0.3 L (Chen et al. 1995)
so gering, daf} die nahen dichten Kerne wahrscheinlich unbeeinfluf3t bleiben und
weitere, zukiinftige Sternentstehung plausibel erscheint.

B217SW ist die vermeintlich dichteste Kondensation in B217 und wurde
von Harju & Walmsley (1988) mit dem Effelsberger 100-m-Teleskop in den
(J,K) = (1,1) und (2, 2) Inversionslinien des NH3-Molekiils kartiert. Diese bis-
lang unveréffentlichten Daten werden hier ausgewertet, um die kinetische Gastem-
peratur T;,, die NH3-Séulendichte N (NH3) und die Gasdichte n zu bestimmen.
Der dynamische Zustand des dichten Kerns wird aus dem Vergleich der potentiel-
len und kinetischen Energien abgeleitet. Die Staub-Emission wird mit der Zufalls-
durchmusterung bei 170 um und den IRAS Daten bei 100 um untersucht. B 217
kann als typische Geburtsstitte massearmer Sterne angesehen werden, und durch
den Vergleich von Staub- und Gasparametern sollen charakteristische physikali-
sche Bedingungen bei der Sternentstehung in Globulen und kleinen Dunkelwolken
analysiert werden.

5.2 Zustand des Gases

5.2.1 Auswertung der Radio-Daten

Die Ammoniak-Beobachtungen wurden im Juli 1988 am Effelsberger 100-m-Te-
leskop durchgefiihrt, dessen Hauptkeule bei 23 GHz eine Halbwertsbreite von 40"
hat. Das Spektrometer wurde in zwei Hilften mit Bandbreiten von 6.25 MHz auf-
gespalten, die auf die Frequenzen der (J, K) = (1,1) und (2,2) Inversionslinien
von NHj zentriert wurden. Die Geschwindigkeits-Auflosung (= Frequenz-Auflo-
sung) betrug 0.15 km/s. Die Kartierungs-Schrittweite betrug 20” in der inneren
Region und 40” in den AuBenbereichen der Karte, deren Ausdehnung in Abbil-
dung 5.1 markiert ist.

Die Hyperfeinspektren sind nach einer Methode von Harju et al. (1993) re-
duziert worden. Diese Methode wurde speziell zur Reduktion von NHg-Daten
mit spektraler Auflésung des verwendeten Empfingers in Verbindung mit den ty-
pischen Linienbreiten und Opazititen der dichten NHj3-Kerne entwickelt (siehe
Abb. 5.2). Die grundsitzlichen Schritte sind folgende: Aus den gemessenen rela-
tiven Intensititen der Hyperfeinkomponenten des (J, K) = (1, 1) Inversionsiiber-
gangs kann die optische Tiefe 7 jeder Komponente (in Verbindung mit der Ge-
schwindigkeits-Verbreiterung der Linien) bestimmt werden. Die optische Tiefe
7 = 7(v) an jeder Stelle des Spektrums folgt aus der optischen Tiefe an einer Stel-
le. Bei bekannter Opazitiit kann aus der gemessenen Antennentemperatur die An-
regungstemperatur T, des Ubergangs und damit die Siulendichte aller NH3-Mo-
lekiile im Zustand (J, K') = (1, 1) bestimmt werden. Zur Bestimmung der Sdulen-
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Abbildung 5.2: Hyperfeinstruktur des (J, K') = (1,1) Inversionsiibergangs von Am-
moniak. Die Abszisse gibt die Frequenz, korrigiert fiir die gemessene Radialgeschwin-
digkeit der Wolke, an. Als Ordinate ist die Antennentemperatur aufgetragen. Die obe-
re Linie zeigt das kalibrierte, gemessene Spektrum an der Maximum-Position. Die
diinnen Kurven sind theoretische Spektren fiir emittierendes Gas niedriger Opazitit
(r(v) € 1 = Ta(v) x 7(v)). Das obere theoretische Spektrum hat dieselbe Linienbrei-
te wie das gemessene Spektrum. Der unterste Graph gibt die quantenmechanische Uber-
gangswahrscheinlichkeit aller 18 Hyperfeinkomponenten an, die sich in die 5 Gruppen an-
ordnen. Ein theoretisches Spektrum mit verschwindender Opazitit und Linienbreite wiirde
diese Gestalt annehmen.

dichte aller NH3-Molekiile werden fiir die Verteilungsfunktion die vereinfachenden
Annahmen gemacht, dal nur metastabile (J = K') Rotationszustéinde besetzt sind,
und daf} deren Besetzung bereits durch die Rotationstemperatur 77 festgelegt ist,
welche das relative Besetzungsverhiltnis der Rotationszustinde (2,2) zu (1, 1) be-
schreibt. Noch hoher angeregte Zustiande, wie z. B. Vibrationen, spielen keine Rol-
le. Die Rotationstemperatur 7’5 kann bei detektierter (J, K') = (2, 2) Inversions-
linie bestimmt werden, ohne dal} diese Linie in ihre Hyperfeinkomponenten auf-
gespalten werden kdnnen muB. 775 ist bei den hier vorkommenden niedrigen An-
regungszustianden fast identisch zur kinetischen Temperatur T;,. Eine kleine Kor-
rektur wird mit der Beriicksichtigung des nichsthoheren Niveaus (J, K) = (2,1)
angebracht (Walmsley & Ungerechts 1983; Danby et al. 1988). Da die Anregung
des oberen (1, 1) Inversionsniveaus durch St68e mit Wasserstoffmolekiilen zustan-
de kommt, kann aus dem Unterschied zwischen T, und Ty die Dichte n(Hs)
(Anzahldichte) abgeleitet werden. Dabei werden die von Danby et al. (1988) be-
rechneten StoBkoeffizienten verwendet. Bei sehr hoher Dichte ist der Ubergang
thermalisiert, d. h. Ty =~ Ty;,. In diesem Bereich kann die Dichte dann nicht mehr
bestimmt werden.
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5.2.2 Ergebnisse der NH;-Beobachtungen

Abbildung 5.3 zeigt die Ergebnisse der Ammoniak-Beobachtungen in Form ei-
ner Temperaturkarte mit Niveaulinien der NH3-S#ulendichte. In einem 2’ x 1.5
groflen Gebiet im Kartenzentrum ist das Signal-zu-Rausch-Verhiltnis in beiden In-
versionslinien hoch genug, um 7, T, und T2 aus den Beobachtungen bestimmen
zu konnen. AuBerhalb dieser Region wird zur Bestimmung der NH3-Sédulendich-
te Tex = 10 K und/oder T2 = 10 K bei nicht ausreichender Detektion der (1,1)
Hyperfeinkomponenten und/oder Nicht-Detektion des (2, 2) Inversionsiibergangs
angenommen. Ein Vergleich der mit diesen Annahmen erhaltenen Saulendichten
mit den aus den gemessenen Temperaturen erhaltenen Sdulendichten (in der inne-
ren Region) 146t die Abschitzung zu, da mit diesen Annahmen die Sdulendichten
in den duBleren Regionen auf =~ 50 % genau bestimmt werden konnen. Ty;, und
n(Hs) konnen dort allerdings nicht bestimmt werden.

Die GroBe von B217SW ist 2.3" x 1.4/, worunter nach Konvention die groBe
bzw. kleine Achse der 50%-Niveaulinie der (1, 1) Linienintensitit angesehen wird.
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Abbildung 5.3: Kinetische Temperatur (Bild) und NH3-Séulendichte (Niveaulinien) von
B217SW. Tiin kann nur bei ausreichender Signalstirke im inneren Teil bestimmt werden;
der Temperaturbereich ist im obigen Farbbalken angegeben. Niveaulinien von N (NHj)
sind gezeichnet bei 0.1-, 0.3-, 0.5(fett)-, 0.7- und 0.9-mal dem Maximum-Wert von
1.7-10"® cm™2. Pluszeichen und Sternchen markieren die Positionen von 2MASS-Punkt-
quellen. Sternchen stehen fiir Quellen innerhalb der Region, wo N(NHj3) bestimmt wer-
den kann. Diese Objekte werden zur Bestimmung von y (NH;z) verwendet, abgesehen von
denen, die mit Rauten markiert sind. Solche Quellen sind moglicherweise in die Wolke
eingebettete Objekte (eines ist mit der IRAS-Quelle identisch). Zusitzlich markiert sind
die Hauptkeule des Effelsberg-Teleskops und die Apertur eines C200-Detektor-Pixels (ge-
stricheltes Quadrat).
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Das geometrische Mittel der groen und kleinen Achse wird als Durchmesser be-
zeichnet. Er betriigt 1.8', entsprechend 0.073 pc bzw. 15000 AE. Die Niveaulinien
der NH3-Siulendichte sind auf o = 4"27™475 § = 26°18' zentriert, eine Po-
sition etwa 10" norddstlich der Maximum-Position mit Nxg, = 1.7-10" cm™=2.
Da der Versatz weniger als eine halbe diagonale Kartierungs-Schrittweite betragt,
konnte er bei verringerter Schrittweite kleiner ausfallen. Vom Maximum Richtung
Siidosten fillt die Sdulendichte in nur 1’ auf 10 % ab. In die anderen Richtungen ist
der Abfall weniger steil.

Die Gastemperatur schwankt um etwa 3 K innerhalb des dichtesten Gebie-
tes des Kerns. Trotz der Streuung kann in Abbildung 5.4 ein Temperaturgradient
ausgemacht werden, der von innen nach auflen gerichtet ist und einen Betrag von
~ 3.5 K/0.1 pc hat. Die radiale Dichteverteilung ist in Abbildung 5.5 aufgetragen.
An der Maximum-Position kann nur eine untere Grenze fiir die Dichte angege-
ben werden, indem statt Tey und T, (die praktisch gleich sind) Tex — (7o) und
Tkin + 0(Tkin) miteinander verglichen werden. Das mit der Xz—Methode angepalite
Potenzgesetz lautet n oc 2.

Um die Gesamtmasse My, von B217SW aus den Ammoniak-Beobachtun-
gen zu bestimmen, muf} die Hiufigkeit von NH3 relativ zu den dominierenden
Spezies der Gasphase, Ho und He bekannt sein. Im folgenden wird eine re-
lative Helium-Hiufigkeit von x(He) = 0.2, d.h. 5 Hy-Molekiile pro He-Atom,
angenommen. Im Gegensatz zur Helium-H&ufigkeit ist die relative Ammoniak-
Hiufigkeit x(NHs) = N(NH3)/N (H2) von empfindlichen chemischen Prozessen
abhingig und schwankt deshalb zwischen verschiedenen Objekten stark. In der
Literatur gibt es zwei groBere Untersuchungen, die fiir dichte Wolkenkerne re-
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Abbildung 5.4: Radiale Temperaturverteilung in B217SW mit 1-Sigma-Fehlerbalken.
Die durchgezogenen Linien sind Temperaturgradienten, die mit der x?-Methode den Da-
ten angepalit werden.

(a) Die Abszissenwerte sind die (projizierten) radialen Abstidnde zum zentralen Kartenpi-
xel (vgl. Abb. 5.3).

(b) Hier beriicksichtigen die Abszissenwerte das Achsenverhiltnis von B217SW, indem
die Abstinde in Richtung der grolen bzw. kleinen Achse zunéchst mit (2.3/ 1.4)=1/2 bzw.
(2.3/1 .4)1/ 2 multipliziert werden. Au3erdem wird das Zentrum, auf das sich die Abstinde
beziehen, um 1/3 Kartenpixel vom Mittelpunkt des zentralen Pixels nach Nordosten ver-
schoben, wie es Abbildung 5.3 nahelegt. Der Temperaturgradient von (1.44 £+ 0.43) K/’
entspricht 3.5 K/0.1 pc.
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Abbildung 5.5: Radialer Dichteverlaufin B217SW mit 1-Sigma-Fehlerbalken. Die durch-
gezogenen Linien sind den Daten angepaBte Potenzgesetze der Form n(r) oc r~P. Zum
Vergleich sind als gepunktete bzw. gestrichelte Linien Dichteverldufe der Form n oc 71
bzw. n oc 7~ 2 eingezeichnet.

(a) und (b) unterscheiden sich in der Abstandsdefinition zum Zentrum, analog zu Ab-

bildung 5.4. In beiden Fillen lautet das mit der y2-Methode gefundene Potenzgesetz:
n o pl-5E0.3.

prisentativ sind. Benson & Myers (1983) verglichen NH3- mit C'®0-Hiufigkeiten
in 10 nahen dichten Wolkenkernen, die meisten davon in Taurus, und ermittel-
ten x(NH3)-Werte zwischen 3-10~% und 2-10~7. Harju et al. (1993) berechneten
Xx(NH3) = N(NH3)/(Ln(Hs)), wobei als Tiefe L des dichten Kerns der doppelte
Durchmesser angenommen wurde, und fanden einen Zentralwert von 2.6-10~ fiir
die Verteilung mit 22 dichten Kernen in Orion. Die grof3te Unsicherheit in diesen
Zahlen liegt bei der ersten Untersuchung im unbekannten chemischen Verhalten
des Vergleichsmolekiils CO (z. B. fanden Willacy et al. (1998) und Caselli et al.
(1999) Unterhdufigkeiten von CO in dichten Kernen, und das Ausfrieren von CO
auf Staubkornchen gilt als wahrscheinlich). Die zweite Untersuchung ist von einer
unbekannten Objekttiefe abhidngig, und die Objekte im Sternentstehungsgebiet in
Orion konnten generell andere Eigenschaften haben als B 217 in Taurus.

Zur genaueren Bestimmung von x(NHj3) im vorliegenden Fall wird die
Methode von Harju et al. (1993) auf B 217 angewendet, allerdings wird hier
N (Hy) = Ln(Hy) fiir mehrere Positionen in einem Objekt berechnet. Der Zen-
tralwert von sdmtlichen Kartenpositionen innerhalb der 50%-Niveaulinie betragt
x(NH3) =4.4-10~%. In einer alternativen Methode bestimmte Harju (2000) die re-
lative Ammoniak-H&ufigkeit mit dem Punktquellenkatalog des Two Micron All Sky
Survey 2MASS, Cutri 1997). Mit Hilfe von Farb-Helligkeits- (K vs. H — K) und
Farb-Farb-Diagrammen (J — H vs. H — K) wurden zunédchst Hintergrundsterne
von moglicherweise eingebetteten Sternen getrennt (vgl. Wilking et al. 1997). Die
verbliebenen 9 Punktquellen im Bereich der N (NHj3)-Karte haben J, H und K
Helligkeiten von geréteten, massearmen Zwergsternen oder Riesen, fiir die nach
Lehtinen & Mattila (1996) (J — K)o = 1.1 mag als durchsschnittliche Eigenfar-
be angesetzt wurde. Die sich daraus ergebenden Farbexzesse wurden nach Har-
junpii & Mattila (1996) mit N (Hy)/E(J — K) = 5.4-10 2! ¢m~2/mag in Ha-
Saulendichten umgerechnet. Der Vergleich mit den gemessenen NH3-Sdulendich-
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5.2. ZUSTAND DES GASES

ten lieferte dann x(NH3) = (2.9 4+ 1.2)-108 als Durchschnittswert (mit Stan-
dardabweichung). Gemif diesen beiden Untersuchungen wird im folgenden ein
Wert von x(NH3) = 4-10~8 vorausgesetzt.

Die Gesamtmasse von B217SW ergibt sich durch Summation der Saulendich-
ten zu My, = 2.4 M, wobei nach Konvention nur die Region innerhalb der 50%-
Niveaulinie beriicksichtigt wird. Bei Aufsummierung aller Kartenpixel bis zur De-
tektionsgrenze ergibt sich eine Masse von 4.5 M. Abgesehen von der Unsicher-
heit in x (NHjs) betréigt der Fehler weniger als 40 %; jene muB3 jedoch ungefihr mit
einem Faktor 2 angenommen werden.

Um den dynamischen Zustand der Wolke zu bestimmen, werden potentielle
Energie und kinetische Energie miteinander verglichen. Letztere besteht aus ther-
mischen, turbulenten und systematischen Bewegungen. Alle diese 4 Energiefor-
men werden auf Basis der Sdulendichte-Karte innerhalb der 50%-Niveaulinie ge-
wonnen. Mit Annahmen fiir x(He) und x(NH3) wird diese Karte in Karten der
Masse (dM) und der Gesamtzahl der Gasteilchen (N') entlang der Sichtlinie kon-
vertiert. Zusitzlich werden die Karten von Ti;, (fiir Eiperm), Vier (flir Egyst) und
AViurp (fiir Fiyrp) verwendet. Dabei ist Vg, die Karte der Radialgeschwindigkei-
ten bzgl. des lokalen Ruhesystems (engl.: Local Standard of Rest) und AV;,p die
Karte des auf Turbulenz zuriickgehenden Anteils der Linienbreite (Abtrennung des
thermischen und instrumentellen Anteils). Zur Berechnung von E,.; wird anstatt
der Karte (d M) ein Daten-Kubus benétigt. Dieser wird simuliert, indem die Masse
entlang der Sichtlinie iiber 0.094 pc (grofie Achse) gleichmiBig verteilt wird.

Die potentielle Energie betriigt —5.7-103° J. Relativ zu | Epot| betragen die an-
deren Energieformen Fiperm =40 %, Eiyr, =9 % und Egyg; = 4 %, also insgesamt
FEyin = 53 %. Damit konnte sich der Wolkenkern im hydrostatischen Gleichge-
wicht befinden, das nach dem Virialsatz F,,o; = —2FEinerm erfordert. Ein Radial-
geschwindigkeits-Gradient von Siidwest nach Nordost mit Betrag 3.7 km s~ ! pc !
kann als Rotation gedeutet werden, die den Hauptteil von Egys; ausmacht: Nach
Gleichung 5 in Goodman et al. (1993) ist das Verhéltnis zwischen Rotations- und
potentieller Energie eines Kerns mit Dichteverteilung n o =2 und den ermit-
telten Werten fiir Masse, Radius und Winkelgschwindigkeit (bei Inklination )
Erot/|Epot| = 0.016/ sin?i (ansteigend bei einem flacheren Dichteverlauf). Ob-
wohl Rotation als nachgewiesen angesehen werden kann, ist sie fiir das Energie-
gleichgewicht unbedeutend. Das ist in den meisten bekannten NH;3-Wolkenkernen
so (Goodman et al. 1993). Das hohe Verhiltnis zwischen thermischer und turbu-
lenter Energie ist hingegen seltener und kommt fast ausschliefSlich in Taurus vor.

Der empfindlichste Parameter beim Vergleich der Energien ist x(NH3), der
linear in die kinetischen Terme, aber quadratisch in die potentielle Energie ein-
geht. Die unbekannte Tiefe entlang der Sichtlinie fiihrt zu keiner grofen Unsicher-
heit, weil die rdumliche Verteilung in zwei Dimensionen aus der Karte abgelesen
und nur in einer Dimension geraten wird. Ein Faktor 2 in der Tiefe dndert Eqy
um weniger als 25 %. Keiner dieser beiden Parameter ist fiir das hohe Verhiltnis
Eiherm/ Egurh, = 4.4 verantwortlich.
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5.3 Eigenschaften des Staubes

5.3.1 Staubtemperatur

An der Stelle von B217SW befindet sich ein sehr kalter Knoten, der von zwei
Schwenks detektiert wurde. Hier wird der Staub nun mit hoherer rdaumlicher Auf-
16sung untersucht, als es die automatisierte Methode erlaubt. Dies ist zur Unter-
suchung der dichten Wolkenkerne in einem Abstand von nur ~ 3’ zum Proto-
stern IRAS 0424842612 unbedingt erforderlich. Deshalb werden die Daten der
Zufallsdurchmusterung in ihrer Originalauflosung belassen und anstelle mit den
IRAS/ISSA-Karten mit sogenannten HIRES-pozessierten IRAS-Karten (Aumann
et al. 1990) verglichen. Mit Hilfe eines Bildrestaurationsverfahrens erhalten die-
se Karten eine bessere Winkelauflosung als der Halbwertsbreite des IRAS-Detek-
tors entspricht. Es entstehen allerdings auch Artefakte, die eine groB3e Unsicher-
heit in den Oberflachenhelligkeiten von schwachen Objekten hervorrufen. Vor al-
lem um helle Punktquellen bildet sich oft ein Ring aus, in dem bis zu £+ 10%
des Strahlungsstromes der Punktquelle enthalten sein kann (engl.: ,ringing*; Cao
et al. 1997). Die genaue Winkelauflosung ist vom Feld abhédngig und betrigt in
der auf B 217 zentrierten 100-um-Karte 109” x 100”. Diese Karte wird zunichst
mit der passenden (nicht punktsymmetrischen) zweidimensionalen Gauf3-Funktion
gefaltet, um auf eine Halbwertsbreite von 2.2" (vgl. Kap. 3.2.2) zu kommen. Die
Kalibration der 1° x 1°groen HIRES-Karte stimmt im Rahmen der Mef3genau-
igkeit fiir die beiden im Feld befindlichen Punktquellen mit dem IRAS-Punktquel-
lenkatalog (Beichman et al. 1988) und fiir ausgedehnte Strukturen mit der ISSA-
Karte iiberein. Die HIRES-Karten werden jedoch nicht mit dem Kalibrations-Kor-
rekturfaktor aus dem IRAS/DIRBE-Vergleich korrigiert, weil dieser fiir die klei-
nen Raumwinkel der hier untersuchten dichten Wolkenkerne moglicherweise keine
Giiltigkeit hat (siehe Diskussion in Kap. 3.2.4).

Die Staubtemperatur wird ghnlich wie im Knoten-Extraktionsprogramm durch
eine Ausgleichsgerade im Iy79/I19p-Korrelationsdiagramm bestimmt. Anders als
in Kapitel 3.2 beschrieben, wird hier nicht jeder Schwenk getrennt behandelt, son-
dern alle Datenpunkte (d. h. Rampenpositionen der einzelnen Detektor-Pixel), die
zu dem untersuchten Objekt gehoren, werden gleichzeitig benutzt. Zur Bestim-
mung der durchschnittlichen Staubtemperatur in B 217 werden alle Datenpunkte
der 3 Schwenks in dem rechteckigen Feld von Abbildung 5.1 benutzt (dort mit 282
kleinen Kreisen markiert). Die Ausgleichsgerade (siehe Abb. 5.6(a)) entspricht ei-
ner Farbtemperatur von Tgiay, = (12.71“%:%) K. Die Fehler basieren auf einer Un-
sicherheit von + 42 % im I7¢/I1go-Verhéltnis (siehe Kap. 3.2.4).

Das Korrelationsdiagramm in Abbildung 5.6(a) zeigt neben einer Streuung
der Datenpunkte um die Ausgleichsgerade zwei Gruppen von Punkten, die nicht
dem allgemeinen Trend folgen. Wihrend die Streuung auf Temperaturunterschie-
de in B 217 und das allgemeine Rauschen in den Daten zuriickzufiihren ist, tragen
die markierten Ausreifer typische Kennzeichen der genannten HIRES-Artefakte:
(a) Sie befinden sich in enger Nachbarschaft zu der Punktquelle IRAS 0424842612
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Abbildung 5.6: Korrelationsdiagramme zwischen I;7o und I in B 217.

(a) Zur Temperaturbestimmung von B 217 werden alle Datenpunkte der Region verwen-
det, sie sind wie in Abb. 5.1 markiert. Volle Kreise kennzeichnen Punkte in der Nihe der
dichten Kerne, sie werden in (b) verwendet. Eingerahmte Kreise markieren Datenpunkte,
die nicht dem allgemeinen Trend folgen, sog. Ausreifier (siche Text). Die Gerade entspricht
einer durchschnittlichen Staubtemperatur von 12.7 K.

(b) Zur Analyse der dichten Kerne B217NE (Pluszeichen) und B217SW (Kreuze) werden
nur Datenpunkte in einem Umkreis von 5’ um die beiden Maximum-Positionen verwendet;
sie sind als volle Kreise in (a) und in Abbildung 5.1 markiert. Die in (a) definierten Ausrei-
Ber wirken hier etwas weniger aufféllig. Wahrscheinlich sind es Artefakte in der HIRES-
Karte. Bei B217NE konnte es auch eine wirkliche Temperaturabsenkung im Zentrum an-
zeigen. Durch Mittelung iiber jeweils ~ 50 Datenpunkte werden Artefakte ausgeglichen.

(sieche Abb. 5.1). (b) Sie haben etwa die erwartete Stirke (10 % einer 9-Jy-Punkt-
quelle entspricht ~ 1 MJysr—! verteilt auf 10 0’). (c) Sie haben unterschiedli-
che Vorzeichen (I1p9 einmal auffillig hoch, einmal auffillig niedrig), so daBl es
sich nicht um ein Problem ungleicher Punktbildfunktionen (von Karte und Zufalls-
durchmusterung) handeln kann. Die Artefakte konnen nicht korrigiert werden. Sie
haben zur Folge, daf} die Temperaturbestimmung nur mit einer groen Anzahl von
Datenpunkten durchgefiihrt werden kann, fiir die sich Helligkeits-Fluktuationen
ausgleichen. In Abbildung 5.6(a) spielen sie wegen der grolen Anzahl von Daten-
punkten keine Rolle.

Die Temperaturen der dichten Wolkenkerne werden durch Analyse der Daten-
punkte ermittelt, die sich jeweils in weniger als 5’ Abstand von den Maximum-
Positionen befinden (fiir B217NE wird die Postion von I773* verwendet). We-
gen eines weiteren Staub-Knotens nordwestlich von B217SW (s.u.) werden fiir
B217SW nur Datenpunkte auf der siidlichen Flanke verwendet. Abbildung 5.6(b)
zeigt die Iy79/I1go-Korrelationen. Die Steigungen entsprechen Farbtemperaturen
von Tsgaup = (12.0719) K in B217SW und Tsgaup, = (11.175%) K in B217NE.
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Abbildung 5.7 zeigt einen Schnitt durch B217SW entlang der Bahn von
Schwenk B. In den 170-um-Daten ist ein zweites Maximum nur 3’ nordwestlich
von B217SW bei o = 4"27™33%, § = 26°20' zu sehen. Da der NH3-Wolkenkern
eindeutig zu einem I 79-Maximum gehort, ist davon auszugehen, da} es sich
um einen unabhidngigen Knoten und nicht um ein Sekundidrmaximum desselben
Kerns handelt. Er wird mit B2/7NW bezeichnet. Die Staubtemperatur wird wie
bei den anderen Knoten bestimmt, wobei keine Datenpunkte jenseits des I;7-Tals
(Abb. 5.7) verwendet werden, die Menge der Datenpunkte also disjunkt zu der von
B217SW ist. Mit Tsiaup = (13.31“%%) K ist B217NW etwas wirmer als die bei-
den dichten NH3-Kerne. Da die oben bestimmte ,,durchschnittliche’ Temperatur
von B 217 von B217SW und B217NE beeinflulit wird, kann die Temperatur von
B217NW die eigentlich repriasentative GroBe fiir den Staub der weniger dichten
Regionen von B 217 sein.

5.3.2 Saulendichte und Masse

Die optische Tiefe des Staubes bei 170 um kann bei bekannter Staubtem-
peratur nach Gleichung 3.2 berechnet werden. Dafiir wird von Schwenk B,
um der Hintergrundemission Rechnung zu tragen, zunichst eine flache Basis-
linie abgezogen (vgl. 5.7). Wegen des nordwestlichen Staub-Knotens ist dies
fir Pixel 1 einfacher als fiir Pixel 4. Es ergibt sich I7%X = 16 MJysr !
und mit Tggay, = 12 K folgt 7(170 um) = 0.0025. Diese Opazitit
entspricht einer H-Siulendichte von N(H;) = 3.6-102! cm 2. Dabei

wird ein 170-um-Aquivalent-Wirkungsquerschnitt pro Wasserstoff-Kern von

170 — 7(170 pm) (B211) 7(170 pum)
O = TNGn . N TaN(h)
nen et al. 1998, Parameter UIQ_IOO skaliert mit (200/170)?). Die aus der Staub-Emis-
sion bestimmte Sédulendichte wird im folgenden Kapitel mit den Ergebnissen der

NHj3-Beobachtungen verglichen.

=3.5-102% cm? angenommen (sieche Lehti-

Um die Masse der dichten Kerne aus der Staub-Emission abzuleiten, muf} zu-
ndchst deren Strahlungsstrom ermittelt werden. Zwei verschiedene Methoden wer-
den angewendet, um diesen zu bestimen. Fiir B217SW wird zunichst eine zwei-
dimensionale Gauf3-Funktion an das von Schwenk B gemessene, eindimensionale
Profil angepalit. Wegen der Ndhe von B217NW wird dafiir nur die siidostliche
Flanke des Profils verwendet (rechter Teil in Abb. 5.7). Das eigentliche I7¢-Ma-
ximum wird von Pixel 4 gemessen, dessen Bahn 1.7’ siidwestlich vom NH;3-Ma-
ximum vorbeilduft. Ungenauigkeiten im Pixel-Abgleich (engl.: flatfield) kénnen
10%ige Abweichungen zwischen den Pixeln zur Folge haben, ebenso konnte eine
Projektion auf den Staub-Knoten B217NW zu einer Verschiebung des Maximums
nach Westen fithren. Aufgrund dieser Unsicherheiten wird das zentral {iberque-
rende Pixel 1 verwendet, um das Quellenprofil zu bestimmen. Die sich ergebende
Halbwertsbreite betrigt 4.4’ und die Gesamthelligkeit S179 = F, (170 um) = 27 Jy
bei Annahme einer punktsymmetrischen Intensitétsverteilung.

In einer zweiten Methode wird der Strahlungsstrom mit Aperturphotometrie er-
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Abbildung 5.7: Helligkeitsprofil von B 217 entlang von Pixel 1 (oberes Bild) und Pi-
xel 4 (unteres Bild) von Schwenk B. Der Schwenk kreuzt B217SW senkrecht zur langen
Achse. Pixel 1 schneidet B217SW fast zentral, wihrend Pixel 4 in einem Abstand von
1.7" siidwestlich vorbeilduft. Die Profile von I17¢ (durchgezogen), I1oo (lang gestrichelt),
Io (kurz gestrichelt) und NH;3-Sédulendichte (Dreiecke) sind eingezeichnet. Zur besseren
Sichtbarkeit sind 19 und Igo mit einem Faktor 3 bzw. 10 multipliziert und mit passen-
den additiven Konstanten versehen. Zur leichteren Identifikation der Positionen sind die
in Abb. 5.1 benutzten Symbole auf der I;79-Kurve aufgetragen. Die eingezeichnete Gaul3-
Funktion dient der Bestimmung des Strahlungsstromes von B217SW. In beiden Pixeln ist
der nordwestliche Staub-Knoten B217NW zu erkennen. Konfusion mit dieser Quelle ist
wahrscheinlich die Ursache fiir die Verschiebung des I;7p-Maximums von Pixel 1 nach
Pixel 4.

7



KAPITEL 5. DICHTES GAS UND KALTER STAUB IN B217

mittelt. Die HIRES-Karte kann dafiir nicht verwendet werden, weil I iiber einen
weiten Bereich von der hellen Punktquelle dominiert wird, was einen Hintergrund-
sabzug zu unsicher macht. Deshalb wird eine 170-um-Schwenk-Karte erzeugt, die
unvollstdndig ist, aber B217SW immerhin zu ~ 70 % iiberdeckt. Der Vorteil der
Karte ist, da} die zweidimensionale Information von allen Pixeln und Schwenks
genutzt werden kann. Als Hintergrund wird der Zentralwert der 170-pum-Karte
stidlich von B217SW abgezogen, und die Emission von B217NW wird durch einen
Schnitt entlang des Intensitéts-Tals abgetrennt (vgl. Abb. 5.7). Die aufintegrierte
Intensitit ergibt Sy79 = 17 Jy. Diese Zahl unterschitzt den Strahlungsstrom wegen
der unvollstindigen Uberdeckung im Nordosten und wegen des scharfen Schnitts
im Nordwesten. Diese Effekte konnen gut fiir die Differenz von 37 % zum Strah-
lungsstrom der GauBSmethode verantwortlich sein. Die Kartierungsmethode scheint
somit den o.g. Wert zu bestdtigen. Ein Fehler von ~ 50 % muf} aber angenommen
werden, vor allem wegen der Unsicherheit bei der Bestimmung des Hintergrundes.

Der Strahlungsstrom der anderen beiden Staub-Knoten wird mit der Gauime-
thode bestimmt. B217NE hat in Ost-West-Richtung eine Ausdehnung von 3.4, Die
relativen Signale der 4 Pixel sind mit einer Nord—Siid-Ausdehnung von ebenfalls
3.4 vereinbar. Der sich daraus ergebende Strahlungsstrom betriigt 22 Jy. Pixel 2&4
zeigen die stirksten Signale, d. h. das Maximum wird vom Schwenk zentral iiber-
quert. Dieses liegt bei o = 4"28™08%,§ = 26°22/30", und damit 1.5" nordlich
des Helligkeits-Minimums im Optischen. Die Halbwertsbreite von B217NW ist
mit derjenigen von B217SW identisch, und auch die Profile sehen sehr dhnlich aus
(siehe Abb. 5.7). Fiir B217NW ergibt sich Sy79 = 32 Jy.

Der Gesamtstrahlungsstrom der Dunkelwolke ist nur ungenau zu bestimmen,
denn das Profil hat keine regelméBige Gau3-Form, und die Schwenk-Karte hat eine
Uberdeckung von < 50 %. Der integrierte Strahlungsstrom aus der Schwenk-Karte
betriigt 95 Jy, womit der Gesamtstrahlungsstrom in Anbetracht des Uberdeckungs-
grades etwa 200 Jy betragen diirfte. Dieser Wert kann mit dem Strahlungsstrom
bei 100 um verglichen werden, der sich aus der HIRES-Karte fiir ein Gebiet von
280 0" (wenig groBer als das dunkle Gebiet in Abb. 5.1) zu 47 Jy ergibt. Wird
der Strahlungsstrom der Punktquelle abgezogen (in der Annahme, daf} es sich um
warmen, zirkumstellaren Staub vernachlidssigbarer Masse handelt), kann Sy un-
ter Verwendung der Durchschnittstemperatur von 12.7 K in einen Strahlungsstrom
von Si70 = 230 Jy umgerechnet werden. Dies steht in guter Ubereinstimmung mit
dem aus der Schwenk-Karte erzielten Wert, denn die Genauigkeit ist — erneut we-
gen der unsicheren Hintergrundsbestimmung — bestenfalls 50 %. Als gerundetes
Gesamtergebnis kann S179 = (200 = 100) Jy angegeben werden.

Die Gesamtmasse Mpir der einzelnen Knoten folgt aus den Strahlungsstro-
men, wenn die Entfernung D und die Temperatur 75,1, bekannt sind:

(1 + 2x(He)) u D?
oi{® K170 By(Tstaub, 170 pm)

Mryir = S170 5.1

Dabei sind x(He) die relative Helium-Hiufigkeit, u die atomare Masseneinheit und
K der Farbkorrektur-Faktor, der hier zur Konsistenz mit den genannten, unkorri-
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gierten Strahlungsstromen explizit aufgefiihrt ist. Die GroBen, die das Gas/Staub-
Massenverhiltnis und die genauen Staubeigenschaften (sieche Anmerkungen zu
Gleichung 3.2) beschreiben, gehen in den Aquivalent-Wirkungsquerschnitt o
ein. Die Massen sind zusammen mit den anderen Staubparametern von B 217 in

Tabelle 5.1 zusammengestellt.

5.4 Verhiltnis zwischen Staub und Gas

Der dichte NH3-Wolkenkern B217SW fillt mit genau einem Staub-Knoten zu-
sammen, der wegen der guten Positionsiibereinstimmung bereits ebenfalls mit
B217SW bezeichnet worden ist. Wie unten erldutert wird, entspricht der in Ab-
bildung 5.7 zutage tretende Unterschied zwischen den Intensitétsprofilen der NH3-
und 170-pum-Daten den Erwartungen. Die unterschiedlichen Profile zeigen, daf die
Ammoniak- und die Staub-Emission in unterschiedlichen Regionen des dichten
Kerns ihre maximale Stidrke erreichen, stellen aber nicht die generelle Identifika-
tion in Frage. Die Gas- und Staubparameter von B217SW werden in Tabelle 5.2
einander gegeniibergestellt.

Der Staub-Knoten B217SW ist etwas grofer als der NH3-Kern B217SW. Das
liegt teilweise an den unterschiedlichen Winkelauflosungen von Radio- und Fern-
Infrarot-Beobachtungen, teilweise an rdumlich versetzten Emissionsgebieten. Die
NHj3-Emission kann iiber relativ kleine Entfernungen aufgrund von chemischen
und Anregungs-Effekten stark schwanken, was zu den klar abgegrenzten dich-
ten Kernen fiihrt. Das fern-infrarote Kontinuum ist hingegen auch stark von der
Wirtswolke beeinflulit. Der Grofteil der Staub-Emission kommt aus einer Scha-
le um den dichtesten Bereich herum, denn die Temperaturen sinken im innersten
Bereich deutlich ab (siehe z.B. Leung 1975), wihrend die NH3-Emission beob-
achtbar bleibt, solange Ammoniak nicht auf den Oberflichen der Staubk&rnchen
ausfriert.

Der Unterschied zwischen den Intensitétsprofilen in Abbildung 5.7 wird in
Tabelle 5.2 durch die Sdulendichten quantifiziert. Die Stirke des Effektes der
unterschiedlichen Winkelauflosungen kann abgeschitzt werden, indem die NHjs-
Saulendichte iiber die Apertur des zentral iiberquerenden Detektor-Pixels (siehe
Abb. 5.3) gemittelt wird. Der so erhaltene Wert betrigt 48 % des Spitzenwertes.
Abgesehen von diesem geometrischen Effekt des Pixel-Gesichtsfeldes wiirde ei-

Parameter B217 B217SW B217NE B217NW

GroBe 15 4.4 34 4.4
Tstaub 127K 120K 11.1K 133K
Mpir* 13My 2.6 Mg 3.8 Mg 1.5 Mg

Tabelle 5.1: Parameter der Dunkelwolke B 217 aus den Fern-Infrarot-Beobachtungen.
* Gesamtmasse bei Annahme von o{° = 3.5-107%% cm?, x(He) = 0.2 und D = 140 pc
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Parameter NHj3 Inversionslinien Staub-Emission Kontinuum
GroBle 23 x 1.4 44" x 4.4

Temperatur Taas = (9-12) K Tstaub = 12 K

Max. Siulendichte N(Hy) =4-10?2 cm ™2 N(Hy) =4-10?! cm ™2
Max. Dichte n(Hs) > 2.5-10% cm 3

Gesamtmasse* M =24 Ma*™ M =2.6 Mg

Tabelle 5.2: Parameter von B217SW aus Radio- und Fern-Infrarot-Beobachtungen.
* Annahme von y(NH3) = 4-10~%, ansonsten wie in Tab. 5.1
** 4.5 Mg, bei Integration auch auferhalb der 50%-Niveaulinie

ne scharfe Intensitits-Spitze nicht ganz von einem Detektor-Pixel erfaBit (bei einer
Punktquelle sind es < 64 % des Strahlungsstroms; Laureijs 1999). Wenn also die
Staub-Emission bei 170 um proportional wire zur Ammoniak-Siulendichte, dann
wiirde der mit der Zufallsdurchmusterung gemessene Spitzenwert um einen Faktor
2-3 unter dem der Ammoniak-Karte liegen. Somit ist der gemessene Unterschied
von einer ganzen GroBenordnung zwischen N (Hz) und N (Hz) nicht allei-
ne mit Beobachtungsaspekten zu erkldren. Der verbleibende Faktor 3—4 bedeutet,
daf} die angenommene Proportionalitéit nicht zutrifft. Eine abnehmende Staubtem-
peratur ist die wahrscheinlichste Ursache. Bereits ein Absinken der durchschnitt-
lichen Staubtemperatur um 2 K in der innersten 1.5’ x 1.5’ groBen Region von
B217SW reduziert die Staub-Emission bei 170 um um einen Faktor 4.

Staub- und Gastemperaturen sind fast gleich in den weniger dichten Regio-
nen der Ammoniak-Karte. Das ist keineswegs selbstverstindlich, denn eine thermi-
sche Kopplung findet erst ab Dichten von n > 10° cm ™~ statt (Kriigel & Walmsley
1984), die nur im innersten Bereich gemessen werden. Die Gastemperatur sinkt im
innersten Bereich auf ~ 9 K ab, so dal fiir die Staubtemperatur der Zentralregion
ein dhnlicher Abfall zu erwarten ist. Ein vermeintlicher Temperaturgradient kann
mit der Zufallsdurchmusterung aus oben genannten Griinden aber nicht beobachtet
werden. Stattdessen gibt es Anzeichen fiir Temperaturunterschiede zwischen dem
Staub der dichten NH3-Kerne (11 K-12 K fiir B217SW und B217NE) und den
duBeren Regionen (= 13 K fiir B217 und B217NW).

Die Massen-Abschitzungen aus Fern-Infrarot- und NH3-Messungen sind sehr
empfindlich gegeniiber den Parametern Tty und x (NHs). Eine durchschnittliche
Unsicherheit von 15 % in Ts;,,1 zieht eine Unsicherheit von 50 % bei Myir nach
sich. My, ist umgekehrt proportional zu x(He), das eine Unsicherheit von einem
Faktor 2 hat. Mit einem Vergleich von Mpir und Myp, (Gesamtmassen) kann
die innere Konsistenz der eingehenden Parameter iiberpriift werden. Da die emit-
tierende Region bei 170 um etwa die Groe der Ammonniak-Karte besitzt, wird
Mg mit derjenigen Masse verglichen, die iiber die ganze Karte integriert worden
ist (Mnnu, = 4.5 Mg). Diese iibersteigt Mpir um 70 %. In Anbetracht der erwar-
teten Fehler ist diese Ubereinstimmung gut. Das Vorzeichen der Differenz deutet
auf eine niedrigere Staubtemperatur und/oder hhere Ammoniak-Héaufigkeit hin.
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Eine Staubtemperatur von 11 K (unteres Ende des Fehlerbalkens) wiirde My um
120 % erhohen.

Der Staub/Gas-Vergleich wird mit der C'®0-Durchmusterung von Onishi et al.
(1996, 1998) vervollstindigt. Analog zur C#0-Durchmusterung von Mizuno et al.
(1999) in Chamaeleon (sieche Kap. 4.2) wurden 40 C'80-Kerne identifiziert.
Onishi et al. (1998) verdffentlichte von diesen Kernen kleine Karten der C'%0
(J =1 — 0) Linienintensitit. Der C'80-Kern Nr. 22 (Oni22) kann mit B 217 iden-
tifiziert werden. Oni22 hat 3 etwa gleich starke Intensitdts-Maxima, deren Posi-
tionen aus der Karte wie folgt herausgelesen werden: (a) a/(2000) = 4728™40%,
§ =26°18'30", d.h. etwa 2’ siidlich von Schwenk A. (b) @ = 4"28™08%,§ =
26°22'10”, stimmt mit der Position von B217NE iiberein. (c) v = 4h27™415,§ =
26°19'50”, stimmt bis auf 1.5’ mit dem Staub-Knoten B217NW iiberein. Die Ge-
samtmasse von Oni22 ist mit 21.4 M, angegeben. Da das Hauptmaximum (a) des
C'80-Kerns von keinem Schwenk iiberdeckt wird, besteht noch Ubereinstimmung
mit Mgg =13 M@.

Die C'®0-Karte von Oni22 zeigt keine Struktur an der Stelle des NH3-Wol-
kenkerns. Dabei ist die C'®O-Linien-Emission, ebenso wie die 170-pm-Staub-
Emission, i.allg. gut geeignet, um die Sdulendichte des interstellaren Mediums
in Regionen mit Dichten n ~ 103 cm—3-10% cm = (Onishi et al. 1996, siche auch
Kap. 4.2) zu kartieren. Dies zeigt sich auch in B 217. Man wiirde erwarten, dal3
dies ebenfalls fiir zumindest die duleren Regionen von B217SW gilt. Dies ist je-
doch nur fiir ;7o und nicht fiir C'®0 der Fall, was als deutlicher Hinweis auf
CO-Abreicherung (engl.: Depletion) angesehen werden kann. Diese kommt durch
Ausfrieren der CO-Molekiile auf den Oberflachen der Staubkdrnchen zustande und
wird in besonders dichten Wolkenkernen vorgefunden (siehe z.B. Caselli et al.
1999).

Da in den letzten Jahren zahlreiche groBflichige C!80-Durchmusterungen mit
dhnlicher Winkelauflésung wie die Zufallsdurchmusterung durchgefiihrt wurden
(siehe Kap. 6), konnte die Zufallsdurchmusterung in Zukunft dazu genutzt werden,
dichte Kerne mit CO-Unterhdufigkeiten aufzufinden.

5.5 Physikalische Bedingungen in B 217

Die Ammoniak-Beobachtungen haben gezeigt, daB B217SW ein stark verdichte-
ter Wolkenkern ist mit Durchmesser d = 0.073 pc, Masse Mxn, = 2.4 Mg (Ge-
samtmasse), zentraler Dichte ny > 3-10° cm 3 und einem radialen Dichteverlauf
n oc r~ 1%, Es gibt keine signifikante Turbulenz oder energetisch bedeutsame Ro-
tation. Der Kern wird ausschlieBlich von thermischen Bewegungen getragen und
befindet sich nahe am hydrostatischen Gleichgewicht. Gravitativer Kollaps kann
im innersten Kern bereits eingesetzt haben, kann aber mit NH3-Beobachtungen
nicht verfolgt werden. Hat Kollaps einmal eingesetzt, findet der Masseeinfall auf

einer Zeitskala von nur \/J”—& = 7-10%* Jahren statt (Shu et al. 1987). Durch
die Detektion im Sub-mm-Kontinuum von dichten Kernen ohne IRAS-Assoziati-
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on definierte Ward-Thompson et al. (1994) die pristellaren Kerne, die demnach
ein Stadium darstellen, das der Entstehung eines zentralen Objektes vorausgeht. In
diesem Stadium befindet sich moglicherweise auch B217SW, wenngleich die zur
phénomenologischen Einordnung notwendige Sub-mm-Beobachtung noch fehlt.
Die Punktquelle IRAS 0424842612 in B 217 hat die Entstehung dichter Wol-
kenkerne in ihrer Nachbarschaft nicht verhindert, obwohl der projizierte Abstand
nur 0.1 pc betrédgt. Eine einfache Erkldrung liefert die beobachtete Ausflustruk-
tur (siehe Kap. 5.1) senkrecht zur Verbindungslinie Punktquelle-B217SW: Die
dichten Kerne befinden sich im Schattenbereich des Ausflusses und konnen sich
deshalb ungestort entwickeln. B 217 erreicht seine schmalste Stelle auf Hohe der
IRAS-Quelle in Richtung Siidost-Nordwest. Auch die kleine Achse von B217SW,
dessen Rotationsachse und (auf 15° genau) die Magnetfeldlinien liegen in die-
ser Richtung. Diese Koinzidenz spricht entweder fiir Wechselwirkung zwischen
IRAS 0424842612 und dem Kern, oder fiir eine iibergeordnete Vorzugsrichtung
(z. B. durch das Magnetfeld), die sich auch in den Unterstrukturen von B 217 wie-
derfindet. Angesichts des ruhigen Kerns — kein augenfilliger Anstieg von Tsiaub,
Taas oder AV, — ist es am wahrscheinlichsten, dafl eine besonders ruhige Phase
der langsamen Kontraktion (siehe z. B. Shu et al. 1987) zur parallelen Entstehung
von mehreren dichten Kernen fiihrte, von denen bisher erst einer kollabiert ist.
Ammoniak gilt als ,,spétes™ Molekiil, das ein fortgeschrittenes chemisches Sta-
dium kennzeichnet (Suzuki et al. 1992). Die fehlende C'80O-Intensitiits-Spitze an
der Position von B217SW spricht fiir ein Ausfrieren von CO. Héufig kann chemi-
sche Differentiation als Kombination von Dichte- und Alterseffekten interpretiert
werden (Kuiper et al. 1996). Eine hohe Ammoniak-H&ufigkeit ist somit konsistent
mit einer fortgeschrittenen chemischen Entwicklung, die wiederum eine ruhige dy-
namische Entwicklung erfordert. Letztere ist aus den o. g. Griinden auch plausibel.
Die Bedingungen im Gas sind in Zusammenhang zu sehen mit auflergewShn-
lich niedrigen Staubtemperaturen. Staubtemperaturen im Bereich 11 K-13 K wie
fiir B 217 wurden bisher nur in Einzelfdllen gemessen (z. B. sehr kalte Knoten in
Kap. 4.2 sowie B361 und L 183, Keene et al. 1983; Lehtinen et al. 2000). Die
meisten kalten Staub-Knoten haben Temperaturen um 13 K-15 K. Bernard et al.
(1992) berechneten die Infrarot-Emission von Staubwolken auf Basis des Staub-
modells von Désert et al. (1990) und sagten eine (400 um/241 um) Farbtempe-
ratur von 15.9 K fiir einen Knoten mit ungefihr derselben Masse und demsel-
ben Dichteverlauf wie B217SW voraus. Da die Fern-Infrarot-Farbtemperaturen
ungefihr iibereinstimmen sollten, steht dies im Widerspruch zu den gemessenen
12 K in B217SW. Die Diskrepanz zwischen Beobachtungen und Strahlungstrans-
port-Rechnungen findet eine Erkldarung, wenn sich die Staubeigenschaften in dich-
ten und kalten Regionen von denen im diffusen Medium unterscheiden. Zwei Me-
chanismen konnen dafiir verantwortlich sein: Eisméntel von Molekiilen wie HoO,
CO (Chiar et al. 1995) und CO9 (Giirtler et al. 1996) bilden sich bei Dichten ab
10* em =3 aus (van Dishoeck & Blake 1998) und verindern die Absorptionseigen-
schaften der Koérnchen. Zusitzlich kann es zum Zusammenklumpen von Staub-
teilchen kommen, was die Grofenverteilung der Kérnchen zu groferen Radien
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hin verschiebt und zur Entstehung von lockeren Agglomeraten (Mathis & Whiffen
1989, , flufty grains*) fiihrt. Ein Nebeneffekt der Agglomeration ist ein rasches Ver-
schwinden der sehr kleinen Teilchen (Ossenkopf 1993), das sich in B 217 durch ein
volliges Fehlen der I(g/Igo-Korrelation duBert. Die klassischen Teilchen sind dort
zu kalt fiir eine signifikante Emission bei 60 pum. Lehtinen et al. (1998) und Bernard
et al. (1999) entdeckten bereits in zwei Globulen sehr niedrige Staubtemperaturen,
die weder mit Intensitédts-Schwankungen des interstellaren Strahlungsfeldes noch
mit Extinktion erklidrt werden konnten, und machten das Zusammenklumpen von
Staubteilchen dafiir verantwortlich.
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Kapitel 6

Kalte Knoten in nahen
Sternentstehungsgebieten

6.1 Globale Verteilung der sehr kalten Knoten

Wie in Kapitel 4 gezeigt, sind die sehr kalten Knoten eng mit dichtem, moleku-
larem Gas verkniipft. Die rdumliche Verteilung innerhalb der Chamaeleon-Region
legt es nahe, die sehr kalten Knoten mit Sternentstehung in Verbindung zu bringen.
Warme Knoten mit FP < 1 (Ty 2 25 K) treten oft in enger rdumlicher Nachbar-
schaft der sehr kalten Knoten auf und markieren Gebiete, in denen Proto-Sterne
den sie umgebenden Staub aufheizen. In Chamaeleon wie in B 217 sind die bereits
entstandenen Sterne jedoch nicht leuchtkriftig genug, die Staubeigenschaften iiber
ihre unmittelbare Nachbarschaft von ~ 0.1 pc hinaus zu verdndern. Im Gegensatz
zu den warmen Staub-Knoten, die in einer bestimmten Phase im Sternentstehungs-
prozeB} auftreten, markieren die sehr kalten Knoten im allgemeineren Sinn Gebiete,
in denen Sternentstehung stattfinden kann. Die Verteilung der sehr kalten Knoten
am Himmel kann wichtige Aufschliisse iiber die bekannten Sternentstehungsgebie-
te geben und bisher wenig beachtete Gebiete fiir weitergehende Untersuchungen
interessant machen.

Insgesamt sind 116 sehr kalte Knoten von der Zufallsdurchmusterung detek-
tiert worden (gemél der Definition in Kap. 4.2.1). Die Veroffentlichung dieser
Liste mit Angaben zu Position, Ausdehnung, Flichenhelligkeit, Staubtemperatur
und daraus abgeleiter Masse der Quellen wird vorbereitet. Thre Verteilung am
Himmel zeigt Abbildung 6.1. Der Auswahleffekt, der durch unterschiedlich dichte
Uberdeckung einzelner Regionen durch die Zufallsdurchmusterung entsteht, kann
durch Vergleich mit Abbildung 2.4 (S. 16) abgeschitzt werden. Das weitgehen-
de Fehlen von Staub-Knoten im nordlichen Teil des 3. Milchstraen-Quadranten
ist z. B. auf fehlende Schwenks in diesem Gebiet zuriickzufiihren. Entsprechendes
gilt fiir das Gebiet am galaktischen Aquator, wo die Signale der Ausleseelektronik
in Sattigung geraten (vgl. Abb. 2.5). Die Haufung der sehr kalten Knoten in eini-
gen der bekannten Sternentstehungsgebiete geht jedoch nur zu einem geringen Teil
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Abbildung 6.1: Verteilung der sehr kalten Knoten in der Milchstrae. Kreuze markieren
die sehr kalten Knoten, die aus einem oder mehreren Quellenkandidaten mit Farbparameter
> 7 bestehen (T' < 12.4 K, genaue Definition in Kap. 4.2.1). Zum Vergleich sind kleine
Punkte fiir die helleren (/755 > 10 MJy sr™1) der warmen Knoten (FP < 1) mit einge-
zeichnet (zur Einschitzung des Auswahleffektes durch die unterschiedlich dichte Uber-
deckung mit Schwenks vgl. Abb. 2.4).

Die groten Hiaufungen sehr kalter Knoten befinden sich in Taurus und im sogenannten
Cepheus Flare, jeweils assoziiert mit grolen Molekiilwolken-Komplexen in 140 pc bzw.
300 pc Entfernung. Die nahen Sternentstehungsgebiete in Chamaeleon, Taurus und Ophiu-
chus haben sehr unterschiedliche Konzentrationen an sehr kalten bzw. warmen Knoten und
werden in Kapitel 6.2 miteinander verglichen.

auf einen hoheren Uberdeckungsgrad zuriick. Abbildung 6.1 zeigt vielmehr Unter-
schiede zwischen verschiedenen Regionen in den physikalischen Bedingungen im
interstellaren Medium an. Zur Verdeutlichung sind auch die warmen Knoten einge-
zeichnet (zur besseren Ubersichtlichkeit nur diejenigen mit 7728 > 10 MJy st~ 1).

Die auffilligsten Haufungen der sehr kalten Knoten befinden sich in Taurus und
Cepheus. Weitere, kleinere Gruppierungen sind — wie in Kapitel 4 untersucht — in
Chamaeleon zu sehen, sowie in zwei Regionen nahe am galaktischen Aquator: eine
in Serpens bei 20° < [ < 30° und eine an der Grenze von Cygnus und Cepheus bei
90° < [ < 100°. Die vereinzelten sehr kalten Knoten gehoren teilweise bekannten
Sternentstehungsregionen an, teilweise stehen sie abseits. Auffillig ist, daf sich in
Ophiuchus und Orion nur ein einiziger bzw. gar kein sehr kalter Knoten befindet.
Auch in der Region in Cygnus in der Ndhe von Deneb (80° < [ < 90°) befinden
sich ausschlielich warme Knoten. Die wahrscheinliche Ursache fiir das Fehlen
sehr kalter Knoten ist ein starkes ultraviolettes Strahlungsfeld in den Regionen
Ophiuchus und Cygnus im Vergleich zu Chamaeleon und Taurus.
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6.2 Sternentstehungsgebiete im Vergleich

Die Molekiilwolken-Komplexe in Taurus, Chamaeleon und Ophiuchus fallen in
Abbildung 6.1 durch ihre Konzentrationen an sehr kalten bzw. warmen Knoten
auf. Nur in Cepheus und Cygnus finden sich, teilweise aufgrund einer grofleren
Uberdeckung, noch stirkere Hiufungen von Knoten mit hohen oder sehr niedri-
gen Staubtemperaturen. Wihrend letztere in Entfernungen von D > 300 pc ste-
hen, sind die erstgenannten Regionen mit Entfernungen von D = 140 pc—180 pc
und galaktischen Breiten von |b| ~ 15° aus beobachtungstechnischer Sicht dhnlich
und fiir einen Vergleich miteinander sehr gut geeignet. Onishi et al. (1998), Mizuno
et al. (1999) und Tachihara et al. (2000) haben bereits mit (in ihren Beobachtungs-
strategien gleichen) C'80-Durchmusterungen die Eigenschaften des dichten, mo-
lekularen Gases (n ~ 10% em™3-10* cm™3) untersucht. C'0 ist fiir groBflichige
Durchmusterungen dichter Molekiilwolken besonders beeignet, weil es selten ge-
nug ist, um (in .J = 1 — 0) noch bei Siulendichten von N (Hz) ~ 10%? cm~2 op-
tisch diinn zu sein, und andererseits eine ausreichende Linienstirke zeigt, um darin
groB3e Gebiete in vertretbarem Zeitrahmen zu kartieren.

6.2.1 Taurus

Der Molekiilwolken-Komplex in Taurus gilt als ,.eine der typischsten” Sternent-
stehungsregionen von massearmen Sternen (Onishi et al. 1996). Der Komplex
enthilt eine Masse von 6800 M, (Mizuno et al. 1995, aus *CO-Durchmusterung)
und nimmt ein Gebiet von ~ 25 pc X 15 pc ein. Die Wolke erfihrt keine duf3e-
re Storung durch Hil-Regionen oder Supernova-Uberreste. Die Linienbreiten in
Taurus sind oft sehr schmal, in manchen Ubergiingen nicht viel breiter als die ther-
mische Linienbreite (siehe z. B. Kap. 5). Die Sternentstehungs-Effizienz gilt mit
~ 2 % als durchschnittlich (Mizuno et al. 1995). Onishi et al. (1996) identifizierte
40 C'®0-Kerne mit durchschnittlichen Radien von 0.23 pc und Ha-Siulendichten
von 6.9-10?! cm 2. Diese Untersuchungen der Gas-Kondensationen werden hier
mit den Ergebnissen der Zufallsdurchmusterung komplementiert. In Taurus gibt es
20 sehr kalte Knoten.

Abbildung 6.2 zeigt die Taurus-Region bei 100 um mit eingezeichneten sehr
kalten Knoten (weiB) und C'®0-Kernen (blau). Zusitzlich sind Position und Aus-
dehnung von kompakten Dunkelwolken (Lee & Myers 1999) und dichten NH3-
Kernen (Jijina et al. 1999) gekennzeichnet. Das von der Zufallsdurchmusterung
iiberdeckte und somit vollstindig nach kalten Staub-Knoten untersuchte Gebiet
14Bt sich anhand der eingezeichneten Schwenkwege ablesen. Die C'*0-Durchmu-
sterungen und auch die Analyse der Dunkelwolken bauen auf fritheren grofska-
ligeren Untersuchungen auf, so dal eine angendherte Vollstindigkeit im unter-
suchten Gebiet gewihrleistet ist. Im Gebiet von Abbildung 6.2 befinden sich die
40 C'®0-Kerne der Durchmusterung von Onishi et al. (1996), sowie 33 kompak-
te Dunkelwolken und 15 dichte NH3-Kerne. Das in C'®0 beobachtete Gas bil-
det 3 Wolkenkomplexe in Form von 2 filamentartigen Strukturen von o = 4"13™,

86



6.2. STERNENTSTEHUNGSGEBIETE IM VERGLEICH

6.94 MJY/SR 154. MJY/SR

Deklination(2000.0)

4"40™ 30m 20™ 4" 0™
Rektaszension(2000.0)

Abbildung 6.2: Taurus-Karte mit dichten Kernen und sehr kalten Knoten. Die Karte ist
ein Mosaik aus den IRAS/ISSA-Karten und zeigt die Staub-Emission bei 100 pm. In Form
kleiner Ellipsen oder Kreise sind C'80-Kerne (blau; Onishi et al. 1996), kompakte Dunkel-
wolken (gelb; Lee & Myers 1999), dichte NH3-Kerne (rot; Jijina et al. 1999) und die sehr
kalten Knoten (weif) eingezeichnet. Um die Uberdeckung einzelner Objekte abschitzen
zu konnen, sind die Schwenkwege der Zufallsdurchmusterung als schmale violette Linien
eingezeichnet. Bei einer Entfernung von 140 pc gilt 1 cm = 1.0° = 2.5 pc, die Karte besitzt
demnach einen MaBstab von 1 : 7.7-10'%,

Im dargestellten Gebiet befinden sich 40 C'80-Kerne, 33 Dunkelwolken, 15 NH;-Kerne
und 20 sehr kalte Knoten. Die Verteilungen folgen weitgehend der Sdulendichte des mole-
kularen Gases. Die sehr kalten Knoten liegen hiufig am Rand von C'80-Kernen.

d = 28°3(/ iiber ~ 5° nach Siidosten und von o = 4223™ § = 25°00’ iiber ~ 3°
nach Osten und einer ringférmigen Struktur im Bereich o = [4"33™, 4h43™],
d = [25°,27°]. Die Strukturen werden von der ISSA-Karte bei 100 pm nicht in
dieser Deutlichkeit nachgezeichnet. Bemerkenswert ist, daf die Verteilung der sehr
kalten Knoten weitgehend dem dichten molekularen Gas folgt. Zum Beispiel gibt
es bei 100 pm eine auffillige, lingliche Struktur zwischen o = 4022™, § = 28°00
und a = 4"35™, § = 26°15', wo auch einzelne C'®0-Kerne und Dunkelwolken
liegen. Die sehr kalten Knoten befinden sich aber ~ 40’ siidlich auf dem Filament
von dichtem Gas.
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6.2.2 Chamaeleon

Abbildung 6.3 zeigt die Chamaeleon-Region bei 100 um. Eingezeichnet sind die
9 sehr kalten Knoten (weif) und die 23 C'80-Kerne von Mizuno et al. (1999,
blau). Wie in Abbildung 6.2 sind kompakte Dunkelwolken (Lee & Myers 1999)
und dichte NH3-Kerne (Jijina et al. 1999) gekennzeichnet.

In Chameleon ist ebenso wie in Taurus eine duflere Storung durch HIl-Regio-
nen oder Supernova-Uberreste nicht zu erkennen (Mizuno et al. 1999). Das dichte
interstellare Material bildet 3 groB3e Wolken: Chal, Cha Il und Cha III mit Massen
von 780 Mg, 960 M, und 1100 M, (Mizuno et al. 1998, aus '*CO) und Ausdeh-
nungen von 5 pc—8 pc. Die Sternentstehungs-Eiffizienzen betragen 13 %, 1 % und

4,20 MJY/SR 196. MJY/SR

Deklination(2000.0)

14"00™ 13"00™ 12"00™  11"00™ 10"00™
Rektaszension(2000.0)

Abbildung 6.3: Chamaeleon-Karte mit den 3 Wolkenkomplexen Cha I, Cha IT und Cha III.
Die Karte ist ein Mosaik aus den IRAS/ISSA-Karten und zeigt die Staub-Emission bei
100 um. In Form kleiner Kreise oder Ellipsen sind C'80-Kerne (blau; Mizuno et al.
1999), kompakte Dunkelwolken (gelb; Lee & Myers 1999), dichte NH3-Kerne (rot; Ji-
jina et al. 1999) und die sehr kalten Knoten (weif) eingezeichnet. Um die Uberdeckung
einzelner Objekte abschitzen zu konnen, sind die Schwenkwege der Zufallsdurchmuste-
rung als schmale violette Linien dargestellt. Bei einer angenommenen mittleren Entfer-
nung von 160 pc gilt 1 cm = 1.1° = 3.0 pc, die Karte besitzt demnach einen MaBstab von
1:9.3-10'8,

Im dargestellten Gebiet befinden sich 23 C 180-Kerne, 22 Dunkelwolken, 1 NH3-Kern (Be-
obachtungsdefizit wegen Lage am Stidhimmel) und 9 sehr kalte Knoten. In Cha Il befinden
sich mehr C'80-Kerne, aber weniger sehr kalte Knoten als in ChaI. Die sehr kalten Knoten
héufen sich bei den C'®0-Kernen mit den hochsten Sdulendichten.
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0%. Chal ist somit eine auBergewohnlich aktive Sternentstehungsregion, Chall
ist diesbeziiglich durchschnittlich, wihrend ChaTll inaktiv ist. Die C'80-Durch-
musterung von Mizuno et al. (1999) ist auf diese Wolken beschrinkt, deswegen
liegen auBerhalb der Wolken keine C'80-Kerne. Die sehr kalten Knoten bestitigen
quasi diese klumpige Verteilung, indem der Zwischenwolkenbereich frei von sehr
kalten Knoten ist, obwohl zahlreiche Schwenks diese Region gut iiberdecken. Die
23 C'80-Kerne mit durchschnittlichen Radien von 0.22 pc und Ha-Siulendichten
von 5.9 em 2 teilen sich zu 6/11/6 auf Chal/Chall/Challl auf. Die kompakten
Dunkelwolken zeigen mit 5/11/4 eine dhnliche Hiufigkeitsverteilung, wéhrend die
sehr kalten Knoten mit 7/2/0 anders verteilt sind. Ein direkter Vergleich ist nicht
moglich, weil die Schwenkdichte in Challl niedriger ist als in Chal und Chall.
Allerdings sind auch dort immerhin die Hilfte der C'®0-Kerne iiberdeckt. Wie
in Kapitel 4.2.4 diskutiert, folgt die Hiufigkeitsverteilung der sehr kalten Knoten
dem Verlauf der physikalischen Parameter der C'80-Kerne, deren durchschnittli-
che Sdulendichte und Masse von Chal nach ChaIll abnimmt.

6.2.3 Ophiuchus

Abbildung 6.4 zeigt die gesamte Ophiuchus-Region bei 100 pm. Eingezeichnet
sind die C'®0-Kerne von Tachihara et al. (2000, blau) sowie der sehr kalte Knoten
(weiBle Raute) und die nichstwirmeren Quellenkandidaten mit 5 < FP < 7. Wie
in Abbildung 6.2 und Abbildung 6.3 sind kompakte Dunkelwolken (Lee & Myers
1999) und dichte NH3-Kerne (Jijina et al. 1999) gekennzeichnet.

In Ophiuchus liegt die sehr aktive Sternentstehungsregion um g Ophiuchi
(Oph-Haupt) mit 20 % Sternentstehungs-Effizienz und einer Masse von 2600 Mg,
(Tachihara et al. 2000, aus '3CO) sowie der inaktive Molekiilwolken-Komplex
Oph-Nord mit ~ 4000 M Masse und einer Sternentstehungs-Effizienz von 0.3 %
(Nozawa et al. 1991, aus '3CO). Von allen hier untersuchten Regionen haben die
C'80-Kerne in Oph-Haupt die mit Abstand groBte (durchschnittliche) Siulendich-
te (N(Hz) = 1.7-102 ¢cm~?) und Masse. Auch die Linienbreite ist am groBten, al-
lerdings ist der Unterschied zu den anderen Regionen weniger deutlich als bei der
Saulendichte. Eine Schockfront der nahegelegenen OB-Assoziation in Scorpius-
Nord wird fiir die hohe Sternentstehungs-Effizienz (de Geus 1992) und fiir die ex-
tremen Parameter der C'®0-Kerne verantwortlich gemacht (Tachihara et al. 2000).

Von den 40 C'¥0-Kernen von Tachihara et al. (2000) liegen 25 in Oph-Nord
(6 > —21°), 15 liegen in Oph-Haupt. Die Kerne verteilen sich iiber ein Gebiet
von ~ 45 pc X 27 pc und liegen damit weniger dicht als in Taurus oder den Cha-
maeleon-Wolken. Es gibt nur einen sehr kalten Knoten in Oph-Haupt und keinen
in Oph-Nord. Die nédchstwidrmeren Quellenkandidaten (5 < FP < 7) sind etwa
gleichmiBig auf Oph-Haupt und Oph-Nord verteilt und liegen ebenfalls weniger
dicht als z. B. in Taurus.
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Abbildung 6.4: Ophiuchus-Karte mit dichten Kernen und kalten Knoten. Die Karte ist ein Mo-
saik aus IRAS/ISSA-Karten bei 100 um. In Form kleiner Ellipsen oder Kreise sind C'%0-Ker-
ne (blau; Tachihara et al. 2000), kompakte Dunkelwolken (gelb; Lee & Myers 1999) und dich-
te NHs-Kerne (rot; Jijina et al. 1999) eingezeichnet. Der einzige sehr kalte Knoten des Fel-
des ist mit einer weilen Raute markiert. Hier sind zusétzlich die nichstwiarmeren Quellenkan-
didaten (5 < FP < 7) mit griinen Kreuzchen und die helleren der warmen Knoten (FP < 1,
I™ax > 10 MJy sr~!) mit griinen Punkten gekennzeichnet. Um die Uberdeckung einzelner Objek-
te abschitzen zu konnen, sind die Schwenkwege der Zufallsdurchmusterung als schmale violette
Linien dargestellt. Bei einer Entfernung von 160 pc gilt 1 cm = 1.1° = 3.0 pc, die Karte besitzt
demnach einen MaBstab von 1 : 9.3-10'8,

Das dargestellte Gebiet umfaft den filamentartigen Wolkenkomplex Oph-Nord und den zentralen
Komplex Oph-Haupt mit sehr aktiver Sternentstehung. Die Abgrenzung geschieht bei § = —21°
(violette Trennlinie). Die Karte beinhaltet insgesamt 40 C'®0-Kerne, 50 Dunkelwolken und
9 NHj3-Kerne. Der sehr kalte Knoten befindet sich bemerkenswerterweise in Oph-Haupt. Die sehr
hohe Sternentstehungs-Effizienz (20 %) sowie die geometrische Struktur von Oph-Haupt werden
mit der Schockfront der nahegelegenen OB-Assoziation Scorpius-Nord erklirt (de Geus 1992).
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6.2.4 Vergleichende Interpretation

Abbildung 6.5 zeigt die Temperaturverteilung des Staubes in den untersuchten Re-
gionen. In Taurus sind die Staub-Knoten am kiltesten. Die Temperatur, die dem
Zentralwert der Farb-Parameter-Verteilung entspricht (kurz: mittlere Temperatur),
betrigt 14.5 K. Die Knoten in Chamaeleon sind mit einer mittleren Temperatur
von 14.9 K fast gleich kalt, wihrend Ophiuchus deutlich wirmer ist (Oph-Nord:
Tr = 17.5 K, Oph-Haupt: T = 19 K). Die unterschiedlichen Temperaturen der
Staub-Knoten sind ein Spiegelbild der Haufigkeit der sehr kalten Knoten. Aller-
dings bedeutet die Existenz warmer Knoten nicht, daf in solchen Regionen gar
keine sehr kalten Knoten auftreten.

Sowohl die Sternentstehungs-Effizienz als auch die Siulendichte der C'®0-
Kerne (und damit zusammenhingende Parameter wie z. B. die Masse) nehmen von
Oph-Haupt iiber Cha I und Cha Il nach Cha III ab. Oph-Nord liegt in dieser Sequenz
zwischen Cha Il und Cha IlI, Taurus zwischen Chal und Chall. Es gibt keinen of-
fensichtlichen Parameter des Staubes, der denselben Verlauf zeigt. Eine enge Ver-
kniipfung zwischen Gas und Staub wird dann deutlich, wenn Oph-Haupt zunichst
als Sonderfall angesehen und beim Vergleich nicht beriicksichtigt wird: Die An-
zahl der sehr kalten Knoten nimmt mit der Siulendichte (Masse, etc.) der C'%0-
Kerne von Chal und Taurus iiber Cha Il nach ChaIIl und Oph-Nord ab. Zwischen
Chal und Taurus wiren mit der einfachen Korrelation (Saulendichte — Anzahl sehr
kalter Knoten) allerdings groflere Unterschiede zu erwarten, denn Chal tibertrifft
Taurus in der Siulendichte seiner C'80-Kerne deutlich um 64 %. Die sehr kalten
Knoten liegen in Chal aber nicht dichter als in Taurus, d.h. der projizierte Ab-
stand zwischen den Knoten ist dhnlich. Der Befund, daf} in Taurus besonders viele
sehr kalte Staub-Knoten liegen, ist nicht nur damit zu erkldren, dafl der Taurus-
Komplex groBer ist als Chal und das molekulare Gas eine groBere Sdulendichte
hat als in Oph-Nord. Vielmehr zeigt die Taurus-Region noch weitere Besonder-
heiten gegeniiber Chamaeleon und Ophiuchus: Zum einen sind die physikalischen
Bedingungen im ganzen Gebiet recht einheitlich (wihrend Chal — Challl sowie
Oph-Haupt — Oph-Nord gro3e Unterschiede zeigen). Zum anderen ist die durch-
schnittliche Linienbreite in den C'80-Kernen (0.49 km/s) deutlich niedriger als in
den anderen Regionen (= 0.8 km/s).

In der Theorie der Entstehung von Sternen niedriger Masse (Shu et al. 1987)
fiihrt die Dissipation von inneren Turbulenzen wihrend der sog. ambipolaren Dif-
fusionsphase zur langsamen Kontraktion des Wolkenkerns und schlieflich zum
Kollaps. Die Untersuchungen in Chamaeleon (Kap. 4.2) legen es nahe, das Auf-
treten der sehr kalten Knoten als Erscheinung einer Phase unmittelbar vor einset-
zender Sternentstehung anzusehen. Die vielen sehr kalten Knoten und die durchge-
hend schmalen Molekiillinien lassen die Interpretation zu, daf} die gesamte Region
in naher Zukunft eine grofle Anzahl (wahrscheinlich massearmer) Sterne bilden
wird. Die Sternentstehungs-Effizienz von 2 % besagt, daf} Sternentstehung bereits
in substantiellem Mafe stattfindet. Da diese aber weder auf eine Teil-Region be-
grenzt ist (wie in Chamaeleon/Cha I) noch mit einer durch einen dufleren Schock
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() Abbildung 6.5: Histogramme der Farb-Pa-
200¢ ' ' ' ' rameter in den nahen Sternentstehungsre-
150F gionen in Taurus, Chamaeleon und Ophiu-
' chus. In Farbe und zur besseren Sichtbarkeit
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i , mit C'80-Kernen (blau), kompakten Dun-
0 2 4 6 8 10 kelwolken (gelb) bzw. dichten NH3-Kernen

Farb-Parameter (rot) assoziiert sind.
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im Intervall 9 < FP < 10 mit aufgenom-
men. Die Farb-Parameter haben einen Zen-
tralwert von 3.8 (Tx = 14.5 K). Insgesamt
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nen zusammen. Diese sind signifikant kélter
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ausgelosten extrem hohen Sternentstehungsrate einhergeht (wie in Oph-Haupt), ist
das dichte Gas weitgehend ungestort und kann deshalb auf einem grofen Gebiet im
Zustand der ,,gerade noch nicht stattfindenden Sternentstehung (S. 63) beobachtet
werden.

Nur 1 sehr kalter Knoten ist in Oph-Haupt zu finden, obwohl die gegenwirtig
gemessene Sternentstehungs-Effizienz sehr hoch ist. Drei Ursachen konnen fiir das
weitgehende Fehlen der sehr kalten Knoten verantwortlich sein: 1.) Die jlingst ent-
standene grofe Zahl von Sternen auch mittlere Masse fiihrt zu grolen Mengen
(bei der verwendeten Winkelauflosung: omniprisenten) zirkumstellaren Staubes,
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so dal} aus beobachtungstechnischen Griinden sehr kalte Knoten nicht nachgewie-
sen werden konnen. 2.) Die auslosende Schockwelle (falls diese Erkldrung zu-
trifft) konnte zum Kollaps von dichtem Gas gefiihrt haben, das sich (noch) nicht
im Zustand unmittelbar vor einsetzender Sternentstehung befunden hat und befin-
det. 3.) Die Sternentstehung konnte derart plotzlich stattgefunden haben (deshalb
moglicherweise auch die groe Sternentstehungs-Effizienz), dal gegenwirtig die
dichten Wolkenkerne — gewissermal3en der Brennstoff zur Sternentstehung — be-
reits aufgebraucht sind. = Der Befund in Oph-Haupt steht somit nicht im Wider-
spruch zur Interpretation in Taurus und Chamaeleon, sondern kann im Gegenteil
aus dem bisher Gesagten verstanden werden, wenn die qualitativ unterschiedlichen
physikalischen Bedingungen dieser Region beriicksichtigt werden.

6.2.5 Weitere Regionen

Neben den bisher vorgestellten nahen Sternentstehungsregionen von Taurus, Cha-
maeleon und Ophiuchus fallen in Abbildung 6.1 weitere Gebiete mit besonders vie-
len sehr kalten oder warmen Staub-Knoten auf (Cygnus, Cepheus, Cepheus Flare,
Orion, Magellansche Wolken). Die Liste dieser Regionen ist zu heterogen fiir einen
direkten Vergleich untereinander, und die einzelnen Gebiete sind zu komplex, um
im Rahmen dieser Arbeit angemessen untersucht werden zu kénnen. Einige Aspek-
te, die mit den beobachteten Auffilligkeiten von Abbildung 6.1 in Zusammenhang
stehen, seien hier jedoch kurz angesprochen.

Die Riesen-Molekiilwolke in Orion ist mit 400 pc—500 pc Entfernung das son-
nenndchste Entstehungsgebiet massereicher Sterne (Genzel & Stutzki 1989). Die
Wolken Orion A und Orion B erstrecken sich jeweils iiber ~ 50 pc und enthalten
~ 10°> M an molekularem Gas. Beide Wolken beinhalten prominente HiI-Re-
gionen, darunter die urspriinglich namensgebenden NGC 1976 und NGC 2024.
Abbildung 6.6 zeigt Orion bei 100 um mit eingezeichneten Schwenkwegen und
Staub-Knoten. Es gibt nur wenige Quellenkandidaten mit FP > 5 (TF < 13.5 K)
und keinen sehr kalten Knoten. Dafiir befinden sich vor allem in den grofen
Wolken Orion A und Orion B zahlreiche warme und helle Knoten (FP < 1,
I8 > 10 MJy sr~!). Wahrscheinlich liegt die relativ hohe Staubtemperatur (sie-
he auch Abb. 6.7(a)) an der intensiven UV-Strahlung der zahlreichen O- und
B-Sterne. Fiir das vollige Fehlen sehr kalter Knoten konnte jedoch auch die drei-
mal groere Entfernung von Orion, verglichen mit Chamaeleon, Taurus und Ophiu-
chus, einen Rolle spielen. Gerade in einer aktiven Region wie Orion kdnnte sich
in 0.5 pc Abstand von jedem hypothetischen sehr kalten Knoten eine warme Quel-
le befinden; dann wiren die kalten Objekte mit dem Extraktionsprogramm nicht
nachweisbar.

Der Cepheus Flare erhielt seinen Namen von Hubble (1934), dem das weitge-
hende Fehlen von Galaxien in dieser Region auffiel. Bei 170 wm tritt die Region
durch eine erhohte Intensitidt hervor (sieche Abb. 1.1). Lebrun (1986) beobachte-
te die Riesen-Molekiilwolke in CO (J =1 — 0, vy = 110 GHz) und wies auf die
Ahnlichkeit in GroBe und Masse zu den Orion-Wolken hin, mit dem wichtigen
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Abbildung 6.6:
5.88 MJY/SR  500—-25000 MJY/SR Orion-100-pm-Karte mit
NHj3-Kernen und Staub-
8°(0()" N It l:'.:a Knoten. Rote Punkte
kennzeichnen dichte
NH;s-Kerne (Jijina et al.
1999). Es gibt keinen
sehr kalten Knoten in
Orion. Wie in Abb. 6.4
sind die néchstwirme-
ren Quellenkandidaten
S < FP < 7) mit
griimen Kreuzchen und
die helleren der war-
men Knoten (FP < 1,
Imax > 10 MJysr—!)
mit griinen Punkten ge-
kennzeichnet. Die Karte
enthdlt 73 NHj3-Kerne
und 20 warme, helle
Staub-Knoten. Das dar-
gestellte Gebiet umfaf3t
die mit Sternsymbolen
angedeutete zentrale
Region des Sternbildes.
Hier  befinden  sich
die Molekiilwolken
Orion A und Orion B,
jeweils mit eingebetteten
Hii-Regionen. Bei einer
ghgagm 5h30™ 51 5™ Entfernung von 500 pc
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Unterschied, dal die spektakuldren Merkmale massiver Sternentstehung fehlten.
Bei 100° <1 < 120°, 13° < b < 22° befindet sich in ~ 300 pc Entfernung ein
groBer Molekiilwolken-Komplex von 6-10* M, Masse (Grenier et al. 1989). Die-
se Region ist von Schwenks der Zufallsdurchmusterung zu iiber 43 % {iiberdeckt
und enthilt 28 sehr kalte Knoten. Abbildung 6.7(b) zeigt die Hiufigkeitsverteilung
der Farb-Parameter. Beziiglich der obigen Argumentation fiir Orion ist zu betonen,
daf in doppelter Entfernung von Taurus und Chamaeleon sehr kalte Knoten offen-
sichtlich noch nachgewiesen werden konnen. Entscheidend ist wahrscheinlich die
grofle Menge an molekularem Gas bei gleichzeitigem Fehlen junger massereicher
Sterne.

SchlieBlich sei noch die Grofie Magellansche Wolke (LMC, Large Magellanic
Cloud) erwihnt, die ebenso wie die Kleine Magellansche Wolke viele helle warme
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(a)

Abbildung 6.7: Histogramme der Farb-Pa-
rameter in Orion, im Cepheus Flare und in
* der Groflen Magellanschen Wolke (LMC).
3 (a) Orion, eine warme Region. Der Zen-
tralwert der Farb-Parameter liegt bei 2.0
(Ty = 17.7) und damit dhnlich niedrig wie
(b) , in Ophiuchus (Abb. 6.5(c,d)). Orion ist reich
{ an O- und B-Sternen, die den Staub, auch
7 | groBrdumig, erwirmen konnen.
400 1 (b) Cepheus Flare, eine kalte Region. Die
7 1 Verteilung zhnelt denen von Chamaeleon
7 {1 und Taurus und hat einen Zentralwert von
0L 1 3.4. Der Cepheus Flare enthilt Molekiilwol-
0 2 Fa‘:b—ParamSter 8 10" ken grof3er Masse, aber keine massereichen
Sterne.
(©) (c) LMC, Begleitgalaxie der Milchstraie in
\ { 50 kpc Entfernung. Die Quellenkandidaten
600 71 sind nicht mehr als Kondensationen in Wol-
i 1 ken zu interpretieren, sondern repriisentieren
b 1 ganze Wolkenkomplexe. Der zentrale Farb-
2001 1 Parameter betrigt 1.4 (ITx = 20.4).

#(Q-Kandidaten)

0 2 4 6 8 10
Farb-Parameter

800

600 F .

200F b

#(Q-Kandidaten)

#(Q-Kandidaten)
i~
=)
S
T
1

0 2 4 6 8 10
Farb-Parameter

Knoten, aber keinen sehr kalten Knoten besitzt. Mit 50 kpc sind die Begleitgalaxi-
en der Milchstrale 100-mal weiter entfernt als die Orion-Wolken und das effektive
Auflosungsvermogen der verwendeten Daten entspricht ~ 70 pc. Folglich sind die
gefundenen Quellenkandidaten, die fast alle eine Halbwertsbreite von 4'—5" haben,
nicht als Kondensationen in interstellaren Wolken, sondern als ganze Wolkenkom-
plexe zu interpretieren. Die Orion-Region wiirde aus 50 kpc Entfernung betrach-
tet (wegen der dominierenden Hil-Regionen) das Bild eines hellen warmen Kno-
tens abgeben, wihrend in der gesamten Milchstrae (bei derselben Entfernung)
kein Quellenkandidat mit FP > 7 zu erwarten wire. Die extreme Hiufung warmer
Knoten in LMC, die auch in dem Histogramm in Abbildung 6.7(c) zum Ausdruck
kommt, hat neben dem Entfernungseffekt noch eine zweite Ursache: In LMC gibt
es gravitativ gebundene Sternhaufen von ~ 10* Sternen, deren Strukturen denen
der Kugelhaufen der Milchstraf3e dhneln, deren Strahlung aber von jungen, masse-
reichen Sternen dominiert wird (Hodge 1961). Nach van den Bergh (1998) befindet
sich LMC seit wenigen Gigajahren in ihrer aktivsten Phase der Entstehung dieser
Sternhaufen. Mit der CO-Durchmusterung von Fukui et al. (1999) konnte gezeigt
werden, daB das interstellare Medium Riesen-Molekiilwolken von ~ 6-10* Mg
bis 2-106 My, bildet, und daB diese Wolkenkomplexe riumlich eng mit den jiing-
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sten (Alter < 107 Jahre) der o. g. Sternhaufen korreliert sind. Die Konstellation
von jungen, massereichen Sternhaufen in groBen Wolkenkomplexen trigt zu der
besonderen Hiaufung warmer, heller Knoten in LMC bei.

6.3 Staub- und Gastemperaturen in dichten Kernen

Wie in Kapitel 5 gezeigt, kann durch Radiobeobachtungen des NH3-Molekiils die
kinetische Gastemperatur in dichten Wolkenkernen bestimmt werden.! Obwohl die
Schwerpunkte der NH3-Emission und der Staub-Emission in unterschiedlichen Re-
gionen eines Wolkenkerns liegen, und obwohl in den Aufienbereichen kein Tem-
peraturausgleich zwischen Gas und Staub zu erwarten ist, sind in B 217 die Gas-
und Staubtemperaturen sehr dhnlich. Die Staub-Knoten der Zufallsdurchmusterung
bieten erstmals die Moglichkeit, den Temperaturvergleich zwischen Staub und Gas
an einer groffen Zahl von Wolkenkernen vorzunehmen.

Jijina et al. (1999) verdffentlichte einen Katalog der bisher detektierten
NHj3;-Kerne, mit dessen Hilfe hier ein statistischer Vergleich durchgefiihrt wird.
Der NHj3-Katalog fiihrt 264 dichte Kerne auf, wenn aus Konsistenzgriinden die
VLA-Beobachtungen (Very Large Array, New Mexico, USA) mit Bogensekunden-
Auflosung nicht gezdhlt werden. Von diesen erfiillen exakt die Hélfte die Bedin-
gung, weder in dem Teil der galaktischen Ebene zu liegen, wo der C200-Detek-
tor in Sittigung gerit, noch in einem der relevanten Gasparameter als ,,unsicher
gekennzeichnet zu sein. Von 132 dichten Kernen sind 43 mit der Zufallsdurch-
musterung beobachtet und 25 (58 %) als Staub-Knoten detektiert worden. Dabei
gilt eine Detektion nur dann als gesichert, wenn die Standardkriterien der Quel-
lenkandidaten (S. 37) erfiillt sind — d. h. insbesondere Detektion auch bei 100 pwm,
und wenn die Position des Knotens (170-pum-Intensitdtsmaximum) innerhalb des
NHj;-Kerns liegt (d. h. weniger als einen halben Kern-Durchmesser vom Kern-
Maximum entfernt). Viele der Kerne liegen bei sehr hellen Hil-Regionen, so daf3
bei einem hohen Anteil (44 %) der detektierten Kerne die Ausgangssignale der
C200-Kamera in Sittigung geraten und zuverldssige Staub-Parameter nicht be-
stimmt werden konnen. Fiir die verbleibenden 14 detektierten dichten Kerne zeigt
Abbildung 6.8 den Vergleich zwischen Staub und Gas in den Parametern Tempe-
ratur und Siulendichte.

Die dichten Kerne haben Temperaturen im Bereich 10 K < Tgayn < 21 K
bzw. 9 K < Tqas < 19 K. Staub- und Gastemperaturen sind eng miteinander kor-
reliert. Die Quelle mit der niedrigsten Staubtemperatur (L1172A) hat eine Gastem-
peratur von 14 K und fillt damit aus dem allgemeinen Trend heraus. Die anderen

!Zur Temperaturbestimmung ist CO weniger geeignet als NHz, weil mit CO nur die Anregungs-
temperatur des Ubergangs bestimmt werden kann und weil ein C'#0/'*CO-Isotopenverhiltnis ange-
nommen werden muB (der niedrigste '2CO-Rotationsiibergang ist in den hier interessanten Regionen
optisch dick). Die Stirken von CO-Beobachtungen liegen in dem vergleichsweise niedrigen Zeitauf-
wand, groRe Gebiete zu kartieren, und in dem relativ stabilen N(CO)/N (Hz)-Verhiltnis (solange
CO nicht ausfriert), so daf die Kombination "*CO/C'®0 zur Bestimmung von H»-Siulendichten
und Massen besonders geeignet ist.
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6.3. STAUB- UND GASTEMPERATUREN IN DICHTEN KERNEN
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Abbildung 6.8: Vergleich von Gas- und
Staubparametern in 14 NHjs-Kernen. Die
Gasparameter der NHjs-Kerne stammen
von Jijina et al. (1999). Die Parameter der
Staub-Knoten sind gemittelt, wenn mehrere
Quellenkandidaten in ihrer Position mit dem
NH3-Kern iibereinstimmen. Die Symbole
stehen fiir unterschiedliche Sternentste-
hungsaktivititen, die mit dem NHj3-Kern
assoziiert werden (Jijina et al. 1999):
Quadrate: Kerne mit assoziierten Stern-
haufen, Dreiecke: Kerne ohne assoziierte
Sternhaufen, aber mit assoziierten jungen
stellaren Objekten (IRAS-Punktquellen mit
Rotungskriterium), Rauten: Kerne ohne
assoziierte IRAS-Quellen.

(a) Temperaturvergleich von Staub und
Gas. Die Gastemperaturen sind meistens
die Temperaturen an der NHz-Maximum-
Position, manchmal wurden sie iiber den
NH;-Kern gemittelt. Die gezeichnete
Regressionsgerade beriicksichtigt nicht die
vom Trend abweichende Quelle (L1172A).
(b) Wie (a), aber nur nahe Kerne
(D < 400 pc). Bei diesen machen
sich die unterschiedlichen Winkelauflsun-
gen von Radio- und FIR-Beobachtungen
weniger stark bemerkbar (wichtig fiir (c)).
Dal} die nahen Kerne den untersten Tempe-
raturbereich einnehmen, ist wahrscheinlich
ein Auswahleffekt bei der Suche nach NH3-
Kernen. Die gestrichelte Gerade ist die
Regressionsgerade von (a).

(c) Vergleich der Séulendichten von
Staub und Gas fiir die nahen Kerne,
jeweils normiert auf die Hs-Sdulen-
dichte. Die Siulendichte  Ngg(Hs)
wird aus I{%5° und Tgaup unter Ver-
wendung von o’ = 3.5:107%% cm?
bestimmt (siche Kap. 5.3.2). Nnm,(Hs)
wird aus N(NH3)™** bei Annahme
von x(NH3z) = 4-107% berechnet (siche
Kap. 5.2.2). Aus beobachtungstechnischen
Griinden ist eine 1:1-Korrelation nicht zu
erwarten (sieche Diskussion in Kap. 5.4).
Die hier gezeigte Korrelation kann als Kon-
sistenzpriifung fiir die Quellenidentifikation
und die Temperaturbestimmung angesehen
werden.
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KAPITEL 6. KALTE KNOTEN IN STERNENTSTEHUNGSGEBIETEN

Kerne streuen um die Linie Tqi,,, = 1.0 Tqas + 3 K (siehe Abb. 6.8(a)). Die Ker-
ne, die mit Sternhaufen assoziiert sind (Kriterium: Anzahl der Sterne eines auf den
NHj3;-Kern projizierten und in derselben Entfernung wie dieser stehenden Stern-
haufens > 30), haben im Mittel eine Temperatur von Tsiaup = (18.9 £ 1.1) K,
wihrend die Durchschnittstemperatur der Kerne ohne assoziierten Sternhau-
fen Tsgaun = (13.9 +0.7) K betrigt. Die Kerne ohne assoziierte IRAS-Quelle
(,,Rotungs”-Kriterium: Sa5/S19 oder Sgp/S25 oder S1p9/Sso > 1) sind im Durch-
schnitt 0.7 K kilter als die sternlosen Kerne, allerdings ist die Auswahlmenge zu
klein fiir eine zuverlidssige Statistik.

In Abbildung 6.8(b) ist die Untergruppe der Kerne mit Abstand D < 400 pc
dargestellt. Die GroRe der Staub-Knoten von ~ 5’ entspricht hier <0.5 pc und
iibersteigt die typische Grofle der NH3z-Kerne weniger stark als bei den teils un-
aufgelosten weiter entfernten Kernen. Dies ist eine notwendige Bedingung fiir
den anschliefenden Vergleich der Sdulendichten. Es ist auffillig, da die nahen
Kerne den untersten Temperaturbereich einnehmen. Hier wird ein Auswahleffekt
deutlich, weil die entfernteren NH3-Kerne vorzugsweise in der Umgebung heller
IRAS-Quellen und in Sternentstehungsgebieten massereicher Sterne gesucht wer-
den, wihrend in sonnennahen Sternentstehungsgebieten keine massereichen Ster-
ne entstehen. Ob die sehr kalten NH3-Kerne in Sternentstehungsgebieten masse-
reicher Sterne tatsdchlich seltener sind als in anderen Gebieten, oder ob sie nur
schwieriger zu finden sind, ist anhand von NHj3-Beobachtungen allein kaum zu
sagen, weil NHz-Durchmusterungen groBer Gebiete wegen ihres extrem hohen
Zeitbedarfs praktisch undurchfiihrbar sind. Ein Hinweis auf eine generell hohe-
re Gastemperatur kommt von den Staub-Knoten, denn diese haben in den Stern-
entstehungsgebieten massereicher Sterne eine deutlich hohere Temperatur (sieche
Abb. 6.1), und die Staubtemperatur ist statistisch mit der Gastemperatur korreliert.

Auch zwischen den Sédulendichten von Staub und Gas gibt es eine Korrela-
tion (siche Abb. 6.8(c)). Physikalisch ist das im Gegensatz zu den Temperaturen
auch insofern zu erwarten, als daf} das Gas/Staub-Massenverhéiltnis nicht von den
Wolkenparametern abhingig ist. Es ist allerdings deshalb nicht trivial, weil die Zu-
fallsdurchmusterung nicht fiir die innerste Region des dichten Kerns empfindlich
ist, wo die Sdulendichte des Gases ein spitzes Maximum hat (siche Kap. 5.4). In
B217SW betrigt die aus den Ammoniak-Beobachtungen bestimmte Hy-Sédulen-
dichte das 10fache des aus den Fern-Infrarot-Daten bestimmten Wertes. Das hier
bestimmte Verhiltnis ist trotz schlechterer effektiver Winkelauflosung der Fern-
Infrarot-Daten (hier IRAS-Auflosung) kleiner. Aus Abbildung 6.8(c) liest man
Nnu;(H2)/Nrir(Hz) ~ 2-6 ab. Das kleinere Verhiltnis kann auf eine allgemein
niedrigere relative Ammoniak-Haufigkeit schliefen lassen. Allerdings kann das
umgekehrt besonders groBe Verhiltnis Nxg,(H2)/Npir(Hz), das B217SW mit ei-
nigen anderen dichten Wolkenkernen gemeinsam ist, auch auf einen besonders stei-
len Temperaturverlauf (zum Zentrum abnehmend) oder Dichteverlauf (zum Zen-
trum zunehmend) hindeuten.
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Kapitel 7

Ausblick

In der vorliegenden Arbeit wurde ein Verfahren entwickelt, mit der Zufalls-
durchmusterung dichte Staub-Knoten aufzufinden und den kalten Staub der
MilchstraBe zu charakterisieren. Es konnte gezeigt werden, dal sehr kalter
Staub (Tp < 12 K) eng mit kaltem (TS ™ ~ 8 K, Tign ~ 10 K) und dichtem
(N(Hy) > 8-10%' cm~2) molekularen Gas korreliert ist, und es ist naheliegend,
sehr kalte Staub-Knoten als Anfangsstadium im Entstehungsprozess massearmer
Sterne anzusehen. Insgesamt wurden 116 sehr kalte Knoten detektiert, viele davon
erstmals. In dichten Kernen liegen Staub- und Gastemperaturen unerwartet eng
beieinander, meistens ist Tag €twas niedriger als Tsgaub-

Die Moglichkeiten der vorgestellten Methode reichen jedoch noch weiter. Die
Liste der sehr kalten Knoten kann genutzt werden, um die Natur jedes einzelnen
Objektes zu untersuchen. Unter Hinzuziehung der Punktquellen-Datenbasis und
weiterer Datensitze (IRAS-Kataloge, 2MASS, DSS, SIMBAD) konnten die sehr
kalten Knoten in bereits bekannte und bislang unbekannte Objekte eingeteilt wer-
den. Bei den bekannten Objekten sollte iiberpriift werden, inwieweit das bisherige
Modell der Quelle mit den Staubparametern im Einklang steht. Die bislang un-
bekannten Knoten kénnten durch Analyse etwaiger fritherer Detektionen und ggf.
durch Nachbeobachtungen genauer untersucht werden. Die Wahl des geeignetsten
Wellenlidngenbereichs fiir Nachbeobachtungen hingt von den Ergebnissen der Vor-
untersuchungen ab. Wenn bereits junge stellare Objekte zu sehen sind, konnte mit
Nah- und Mittel-Infrarot-Beobachtungen die stellare Komponente untersucht wer-
den. Radio-Beobachtungen (sub-mm bis cm, Staub-Kontinuum und Molekiillini-
en) sind erforderlich, um den Zustand der dichten interstellaren Materie genauer
zu analysieren. Hier wird der Schwerpunkt liegen, weil bei den kiltesten Staub-
Knoten der stellare Anteil meistens eine untergeordnete Rolle spielt.

Neben den sehr kalten Knoten kénnen auch andere Objektklassen untersucht
werden. Zum Beispiel sind bereits in der Chamaeleon-Untersuchung leuchtkréfti-
ge Staub-Knoten mit eingebetteten Proto-Sternen aufgefallen. Nicht nur bei ho-
hen sondern auch bei mittleren Farbtemperaturen (~ 20 K) konnte der warme,
zirkumstellare Staub einen substantiellen Anteil an der Emission haben. Um diese
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Situation besser zu erfassen, konnen die ISSA-Karten bei 60 wm in das Extrakti-
onsprogramm mit aufgenommen werden. Wenngleich die drei Wellenldngen nicht
ausreichen, mehrere Staubkomponenten (rdaumlich oder aufgrund der Kornchenei-
genschaften) zu trennen, konnte die dritte Wellenlidnge evtl. eine hilfreiche Klassi-
fikation ermoglichen.

Eine wichtige Gruppe von Objekten bilden die ,,Nur-170-um-Quellen” (siehe
Standardkriterien auf S. 37), die bisher noch gar nicht untersucht wurden, weil we-
gen der fehlenden IRAS-Detektion keine Farbtemperatur angegeben werden kann.
Allerdings konnen sich auch hinter diesen Quellenkandidaten interessante Phéno-
mene verbergen, z. B. extrem kalter Staub mit 7 < 11 K. Fehlt eine dominierende
wirmere Hiille, wire dies ein Hinweis auf die Existenz sehr groer Staubkornchen.
Auch hier wiirden Nachbeobachtungen in Molekiillinien, die hohe Dichten nach-
weisen konnen (ClSO, NHj3;, H13CO+), hilfreich sein. Ward-Thompson & André
(2000) detektierten einige pristellare Kerne mit ISOPHOT bei 170 wm, wéhrend
die Kerne bei 100 pm unbeobachtbar blieben. Aus phinomenologischer Sicht sind
die Nur-170-pum-Quellen der Zufallsdurchmusterung somit potentielle pristella-
re Kerne und konnten einen wichtigen neuen Ausgangs-Katalog fiir weitere Be-
obachtungen liefern. Bisher basiert die Suche nach pristellaren Kernen letztend-
lich fast ausschlielich auf Positionen von Dunkelwolken oder IRAS-Punktquel-
len. Dasselbe gilt fiir die Suche nach NH3-Kernen. Jijina et al. (1999) wiesen auf
deren zu geringe Anzahl in Bezug auf Erwartungen hin, die aus Abschitzungen
des Sternentstehungs-Prozesses gezogen wurden. Wenn in einigen der Staub-Kno-
ten mit Ammoniak-Nachbeobachtungen dichte Kerne gefunden werden, konnten
derartige Haufigkeits-Studien verfeinert werden. Die alternative Interpretation der
fehlenden IRAS-Detektion der Nur-170-pum-Quellen ist nicht minder interessant:
eine zeitliche Variabilitit innerhalb von 12—15 Jahren. Eine wesentliche Positions-
verschiebung in dieser Zeitspanne ist bei Objekten auBlerhalb des Sonnensystems
unmoglich.

Sowohl die dichten NH3-Kerne als auch die pristellaren Kerne liegen mit ih-
ren Winkeldurchmessern im unteren Teil des hier noch erfafiten Bereichs. Der
Ubergang zu Punktquellen ist aufgrund des Entfernungseffektes flieBend. Deshalb
sollte die o. g. Kombination des hier vorgestellten Extraktionsprogramms mit der
Punktquellen-Datenbasis generell eingefiihrt werden. Auf diese Weise konnte die
Zufallsdurchmusterung vollstindig nach Quellenkandidaten fiir pristellare Kerne
durchsucht werden. Es hat sich bereits gezeigt, da} in der Punktquellen-Datenba-
sis viele galaktische Quellen enthalten sind. In der Nihe des galaktischen Aqua-
tors, wo sich der Vergleich mit MSX-Daten (Midcourse Space Experiment; Egan
et al. 1997) als fruchtbar erwiesen hat, finden sich sogar zahlreiche relativ kal-
te (S170/S100 > 2) Punktquellen galaktischen Ursprungs (Krause 2001). Welche
Ahnlichkeiten und Unterschiede zu den Objekten der in Kapitel 6.2 vorgestellten
Sternentstehungsgebiete bestehen, kann zum jetzigen Zeitpunkt noch nicht gesagt
werden. Eine Verbindung von Punktquellen-Extraktion und Analyse ausgedehnter
Strukturen erscheint aber unumginglich fiir ein umfassendes Bild von den galakti-
schen Quellen der Zufallsdurchmusterung.
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