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Zusammenfassung

Beoba
htungen im mittleren Infrarotberei
h um � = 10�m (N-Band) erm

�

ogli
hen die gezielte Unter-

su
hung der Eigens
haften des zirkumstellaren Staubes junger stellarer Objekte. In der vorliegenden

Doktorarbeit werden sol
he Beoba
htungen bes
hrieben. Der erste Teil befasst si
h mit der Auswer-

tung der N-Band-Spektren von 31 TTauri-Sternen. Das dominierende Merkmal dieser Spektren ist das

Silikatband, wel
hes sowohl in Emission als au
h in Absorption zu beoba
hten ist. Die explizite Form

des Silikatbandes h

�

angt in erster Linie von Staubparametern wie der 
hemis
hen Zusammensetzung

und der Korngr

�

o�e ab. Die genauere Untersu
hung der Emissionsspektren weist einen kontinuierli
hen

�

Ubergang von Spektren mit starker Emission und einer spitzen Form zu Spektren mit s
hwa
her Emis-

sion und einer breiteren, plateauartigen Form na
h. Der Verglei
h mit Modellspektren von Silikaten

vers
hiedener 
hemis
her Zusammensetzungen und Korngr

�

o�en zeigt, dass dieser

�

Ubergang dur
h die

Emission von zunehmend gr

�

o�eren Staubk

�

ornern erkl

�

art werden kann. Es liegt nahe, dies auf einen

Entwi
klungse�ekt dur
h Zusammenklumpung der Staubk

�

orner zur

�

u
kzuf

�

uhren.

Im zweiten Teil der Doktorarbeit wird MIDI, das Mid-Infrared Interferometri
 Instrument f

�

ur das

VLTI vorgestellt. Es erm

�

ogli
ht r

�

aumli
h sehr ho
h aufgel

�

oste Beoba
htungen im mittleren Infrarot-

berei
h. Der Erl

�

auterung von te
hnis
hen Aspekten des optis
hen Alignments und deren Ein
uss auf

die Qualit

�

at der Messergebnisse folgt die Auswertung typis
her interferometris
her Daten. Beim jun-

gen Doppelsternsystem ZCMa erlauben die Messergebnisse eine Abs
h

�

atzung der Ausdehnung des im

mittleren Infrarotberei
h strahlenden Staubes um jede Komponente zu etwa 15mas. Weiterhin werden

spektral dispergierte Daten des jungen Doppelsternsystems VVCrA ausgewertet. Es kann bei beiden

Komponenten die mit der Wellenl

�

ange zunehmend Ausdehnung der Intensit

�

atsverteilung bestimmt

werden. Die SW-Komponente ers
heint dabei im Verglei
h zur NO-Komponente im gesamten N-Band

um etwa 2mas gr

�

o�er.

Abstra
t

Observations in the mid-infrared spe
tral regime around � = 10�m (N-band) allow a sele
tive study

of the properties of 
ir
umstellar dust around young stellar obje
ts. In this thesis, su
h observations

are presented. The �rst part deals with the analysis of a sample of N-band spe
tra obtained from 31

T Tauri stars. The prominent 
hara
teristi
 of N-band spe
tra of these stars is the sili
ate feature,

whi
h appears in emission as well as in absorption. The shape of this feature depends primarily on

the 
hemi
al 
omposition and the size of the dust grains. The detailed analysis of the emission spe
tra

reveals a 
ontinous transition from spe
tra showing strong emission and a triangular shape to those

with weak emission and a plateau-like shape. Comparing the spe
tra with theoreti
al ones of di�erent


hemi
al 
ompositions and grain sizes indi
ates that the observed transition 
an be explained by an

in
rease of the dust parti
le size. This suggests an e�e
t of dust evolution by 
oagulation of dust

grains.

The se
ond part of the thesis introdu
es MIDI, the Mid-Infrared Interferometri
 Instrument for the

VLTI. The instrument o�ers the possibility of observations with very high angular resolution in the

mid-infrared spe
tral regime. Te
hni
al aspe
ts of the opti
al alignment and its in
uen
e on the quality

of the measurements are explained and a des
ription of the redu
tion pro
ess of typi
al interferometri


data is given. The analysis of data from the young stellar binary system ZCMa yields an estimate of

the size of mid-infrared radiation emitting dust around ea
h 
omponent of about 15mas. Furthermore,

spe
trally dispersed data of the two 
omponents of VVCrA are redu
ed. The in
reasing size of the

intensity distribution with wavelength is determined for both 
omponents. It turns out that the SW-


omponent of the binary is about 2mas larger than the NE-
omponent over the whole N-band.
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Kapitel 1

Einleitung

1.1 TTauri-Sterne

TTauri-Sterne { benannt na
h ihrem von Joy (1945) klassi�zierten Prototypen { zei
h-

nen si
h dur
h irregul

�

are Helligkeitsvariationen bis zu 3mag aus und werden in oder

in der N

�

ahe von Molek

�

ulwolken gefunden. Sie wurden zun

�

a
hst als Sterne der Spek-

tralklassen F5 bis G5 eingestuft. Weitere Merkmale dieser Sterne sind die in Emission

auftretenden H�-, Ca IIH- und K-Linien sowie ein Infrarot- und UV-Exzess in der

spektralen Energieverteilung (Spe
tral Energy Distribution, SED). Na
h dem heutigen

Stand des Wissens werden TTauri-Sterne als junge stellare Objekte (Young Stellar

Obje
ts, YSOs) im Vor-Hauptreihen-Stadium mit Massen bis zu 2M

�

aufgefasst. Auf

das junge Alter weisen vers
hiedene Beoba
htungsmerkmale hin. TTauri-Sterne treten

h

�

au�g in Gruppen (so genannten T-Assoziationen) oder gemeinsam mit Gruppen von

OB-Sternen (OB-Assoziationen) auf. Da OB-Sterne kurzlebig sind, d.h. ni
ht viel Zeit

seit der Entstehung der Sterne vergangen sein kann, postulierte Ambartsumian (1947),

dass au
h TTauri-Sterne junge Objekte sind. Ein anderer Hinweis ist der im Verglei
h

zur Sonne hohe Anteil an Lithium in den Atmosph

�

aren von TTauri-Sternen (Bonsa
k

& Greenstein 1960, Magazzu & Rebolo 1989). Lithium wird bei den hohen Tempera-

turen im Sterninneren innerhalb weniger Millionen Jahre zerst

�

ort. Dur
h Konvektion

nimmt au
h die H

�

au�gkeit an der Sternober


�

a
he ab. Ein hoher Anteil an Lithium

deutet somit auf ein geringes Alter des Sterns hin. Ni
ht zuletzt l

�

asst si
h au
h die

Lage im Hertzsprung-Russell-Diagramm oberhalb der Hauptreihe mit der Natur der

TTauri-Sterne als Vor-Hauptreihen-Objekte erkl

�

aren.

Die beoba
hteten Eigens
haften lassen si
h in Grundz

�

ugen mit einem heute im Allge-

meinen anerkannten Modell der Entstehung von massearmen Sternen deuten (basierend

auf Arbeiten von Shu 1977, Rydgren et al. 1976, Adams et al. 1987). Demna
h beginnt

der Prozess der Sternentstehung mit der Bildung von turbulenten Molek

�

ulwolken. Die-

se entstehen, wenn das interstellare Gas z.B. dur
h den Ein
uss einer Di
htewelle der

galaktis
hen S
heibe oder einer nahen Supernovaexplosion komprimiert wird. Die Mo-

lek

�

ulwolken bestehen zu 70% aus H

2

, zu 28% aus He und zu 2% aus s
hweren Elemen-

ten, wel
he zum Teil in Form von Staub vorliegen. Die Temperatur der Molek

�

ulwolken

sinkt dur
h Energieabstrahlung bei 
harakteristis
hen Molek

�

ulbanden (CO, H

2

O) auf

1



a)

c)

b)

d)

Abbildung 1.1: Phasen bei der Entstehung massearmer Sterne: a) protostellarer Kern (Class 0 YSO), b)

eingebettets Objekt (Class I YSO) mit Akkretionss
heibe und starken molekularen Aus


�

ussen (Jets),


) klassis
her TTauri-Stern (Class II YSO), weiterhin umgeben von einer Akkretionss
heibe, Material


ie�t entlang der stellaren Magnetfeldlinien zum Stern, s
hw

�

a
here axiale Aus


�

usse, 
) Weak-Line

TTauri-Stern (Class III YSO), die Akkretionss
heibe ist weitgehend vers
hwunden.

etwa 10K ab. Die Abk

�

uhlung f

�

uhrt im Inneren der Wolke zu einer Verringerung des

thermis
hen gegen

�

uber dem gravitativen Dru
k. Als Folge davon kollabieren Teile der

Wolke unter ihrer eigenen S
hwerkraft und es entstehen di
htere Kerne. Der nahezu iso-

therme Kollaps setzt si
h fort, bis s
hlie�li
h das Material des Kerns f

�

ur Infrarotstrah-

lung optis
h di
k wird. Die W

�

armestrahlung kann das Innere des Kerns ni
ht verlassen,

wodur
h Temperatur und Dru
k wieder ansteigen bis ein hydrostatis
hes Glei
hgewi
ht

errei
ht ist. Objekte in dieser Phase sind tief in der umgebenden Molek

�

ulwolke (H

�

ulle)

eingebettet und nur im fernen Infrarot- und Submillimeter-Spektralberei
h beoba
ht-

bar. Sie werden als Protosterne oder Class 0 YSOs bezei
hnet. Von au�en f

�

allt weiterhin

Material der H

�

ulle auf den protostellaren Kern. Auf Grund der Erhaltung des anf

�

angli
h

vorhandenen Drehimpulses kann das Material ni
ht direkt zum Massezentrum 
ie�en,

sondern bewegt si
h parallel zur Rotationsa
hse in Ri
htung der

�

Aquatorialebene. Als

Folge davon bildet si
h in der

�

Aquatorialebene eine rotierende S
heibe aus. Dur
h vis-

kose Reibung wird das Material in der S
heibe abgebremst, verliert Drehimpuls und

bewegt si
h zum Zentrum. Ein Teil des Drehimpulses wird au�erdem dur
h starke mole-

kulare Aus


�

usse (Jets), die stets im Zusammenhang mit Akkretionsvorg

�

angen zu �nden

sind, abgef

�

uhrt. In diesem Stadium sind die Objekte im nahen Infrarotberei
h beob-

a
htbar, ni
ht aber im optis
hen Berei
h. Sie werden als Class I YSO bezei
hnet. Erst

wenn si
h die einfallende H

�

ulle dur
h Akkretion auf S
heibe und Stern sowie dur
h die

Aus


�

usse zum gr

�

o�ten Teil aufgel

�

ost hat, wird das junge Objekt als klassis
her TTauri-

Stern (Class II YSO) im optis
hen Spektralberei
h si
htbar. Die Akkretionss
heibe ist

verantwortli
h f

�

ur den beoba
hteten Infrarotexzess in der spektralen Energieverteilung.

Nahe des Sterns str

�

omt das Material entlang der Feldlinien des stellaren Magnetfeldes

2



Abbildung 1.2: HST/NICMOS-Aufnahmen von jungen stellaren Objekten mit S
heiben (Class I { II).

Das absorbierende Material der S
heibe ist als dunkles Band erkennbar. Farb-Komposit-Darstellung

aus Breitband-Aufnahmen bei 1,1�m, 1,6�m und 2,05�m aus Padgett et al. (1999).

auf die Sternober


�

a
he. Die frei werdende Energie verursa
ht den UV-Exzess und die

Emissionslinien (insbesondere die H�-Emission). TTauri-Sterne in diesem Stadium ha-

ben ein Alter von wenigen Millionen Jahren. In der weiteren Entwi
klung vers
hwindet

die Akkretionss
heibe zunehmend, was si
h in einer Abs
hw

�

a
hung des Infrarotexzesses

zeigt. Au
h die H�-Emission wird s
hw

�

a
her. Objekte in diesem Stadium werden als

Weak-Line TTauri-Sterne (Class III YSOs) bezei
hnet. Na
h etwa 10

7

Jahren (f

�

ur 1

M

�

) errei
ht der Stern die Null-Alter-Hauptreihe im Hertzsprung-Russell-Diagramm.

In Abbildung 1.1 sind die einzelnen Phasen der Sternentstehung skizziert.

Das wesentli
he Merkmal des bes
hriebenen Modells ist die Akkretionss
heibe. Ho
h-

aufgel

�

oste Beoba
htungen im Millimeter-Wellenl

�

angenberei
h (Dutrey et al. 1994) so-

wie im nahen Infrarotberei
h mit dem Hubble Spa
e Teles
ope (Burrows et al. 1996)

haben die Existenz von S
heiben um TTauri-Sterne best

�

atigt (Abb. 1.2).

1.2 Das Spektrum der TTauri-Sterne

Wie bereits erw

�

ahnt, weist das Spektrum der TTauri-Sterne 
harakteristis
he Eigen-

s
haften auf. Das Standardmodell der TTauri-Sterne (Reviews: Bertout 1989, Hart-

mann 2000) ist in der Lage, die vers
hiedenen Charakteristika dur
h Entstehung der

Strahlung in vers
hiedenen Regionen des TTauri-Systems zu erkl

�

aren. Die Abbildung

1.3 zeigt eine s
hematis
he Darstellung eines klassis
hen TTauri-Systems und die von

den vers
hiedenen Regionen entsandte Strahlung. Von der Sternober


�

a
he wird, neben

der Strahlung der Sternatmosph

�

are, zus

�

atzli
h hei�e Kontinuumstrahlung emittiert.

Diese entsteht dur
h S
ho
ks wenn das Material der S
heibe in Form von so genann-

ten Akkretionss

�

aulen auf die Sternober


�

a
he tri�t. Dur
h Aufheizung des Materials

innerhalb der Akkretionss

�

aulen wird dieses ionisiert und sendet die beoba
hteten H�-,

3



B−Feld

a)     b)     c)               d)      e)      f)     

Strahlung von verschiedenen 

Regionen

 innere Scheibe

Scheibenatmosphäre

Akkretionssäule~100 AE
~0.1 AE

Abbildung 1.3: Modell zur Erkl

�

arung des Spektrums eines TTauri-Sterns mit Akkretionss
heibe. a)

hei�es Kontinuum vom Akkretionss
ho
k, b) Strahlung der Sternatmosph

�

are, 
) Emissionslinien (H�

et
.) von den Akkretionss

�

aulen, d) thermis
he Strahlung der S
heibe, e) Streuli
ht von der S
heibenat-

mosph

�

are, f) Infrarotemission der S
heibenatmosph

�

are.

Ca IIH- und K-Emissionslinien aus. Im

�

au�eren Berei
h des TTauri-Systems (0,1 AE

bis einige hundert AE) be�ndet si
h die Akkretionss
heibe. Diese wird na
h au�en

hin immer k

�

uhler und emittiert thermis
he Strahlung vom nahen Infrarot- bis Mil-

limeterberei
h. Die Abbildung 1.4 zeigt die typis
he spektrale Energieverteilung von

TTauri-Sternen mit dem dur
h die S
heibe erzeugten Infrarotexzess.

Besonderes Augenmerk ist auf die obere S
hi
ht der Akkretionss
heibe zu ri
hten. Die-

se S
hi
ht empf

�

angt Strahlung direkt vom zentralen TTauri-Stern, wel
he einerseits

gestreut wird und zum Beoba
hter gelangt und andererseits zu einer Aufheizung der

S
hi
ht f

�

uhrt. Der hei�ere Staub wiederum wird zur Erkl

�

arung der Silikatemission im

mittleren Infrarotberei
h, die bei vielen TTauri-Systemen beoba
htet wird, herange-

zogen. Silikate sind ein wesentli
her Bestandteil des Staubes in der Akkretionss
heibe.

Sie haben ein typis
hes Spektrum im mittleren Infrarotberei
h (� = 5 � 30�m), das

teilweise au
h von der Erdober


�

a
he aus beoba
htbar ist

1

. Man
he TTauri-Objekte

weisen das Silikatband au
h in Absorption auf (z.B. TTau, siehe Abb. 1.4, re
hts). Die

genaue Entstehungsweise ist bis heute ni
ht eindeutig gekl

�

art. Da hier k

�

uhlerer Silikat-

staub mit geringer Di
hte vor einem hei�eren Hintergrund vorliegen muss, werden zur

Zeit vers
hiedene Me
hanismen diskutiert. Einerseits k

�

onnte der Inklinationswinkel,

unter dem die S
heibe beoba
htet wird, eine Rolle spielen. Andererseits ist au
h vor-

stellbar, dass man
he S
heiben wegen der viskosen Reibung in der Mittelebene hei�er

sind (aktive S
heiben).

1

Die Erdatmosph

�

are hat im Berei
h von 7,5 bis 13,5�m ein transparentes Fenster, das N-Band. Weiterhin sind au
h

bei 5� und 20� erdgebundene Beoba
htungen m

�

ogli
h (M- und Q-Band). Siehe dazu au
h Abbildung 2.1.

4



Abbildung 1.4: Links: SED des TTauri-Sterns TWHya (Punkte) und die gemittelte SED (di
ke Linie)

der klassis
hen TTauri-Sterne der Taurus Sternentstehungsregion (aus Calvet et al. 2002). Die Ener-

gieverteilung wird f

�

ur Wellenl

�

angen kleiner als etwa 5�m (log � = 0,7) vom Stern bestimmt, w

�

ahrend

bei gr

�

o�eren Wellenl

�

angen der von der S
heibe verursa
hte Exzess erkennbar ist. Die d

�

unne Linie zeigt

den Anteil der stellaren Energie. Re
hts: Spektrum von TTau im Berei
h 2 { 190�m (aus van den

An
ker et al. 1999). Das Silikatband bei 10�m ers
heint in Absorption. Weitere Molek

�

ulbanden und

verbotene Linien k

�

onnen identi�ziert werden.

1.3 Beoba
htungen von TTauri-Sternen im mittleren Infra-

rotberei
h

Die Beoba
htung des Silikatbandes im mittleren Infrarotberei
he stellt ein einzigartiges

Mittel zum Studium der S
heiben um TTauri-Sterne dar. Sie bietet die M

�

ogli
hkeit, die


hemis
he Zusammensetzung, Mineralogie, Temperatur und die geometris
he Vertei-

lung des Staubes zu untersu
hen. In dieser Arbeit werden Beoba
htungsdaten zweier

Instrumente, die speziell f

�

ur Beoba
htungen im mittleren Infrarotberei
h konzipiert

wurden, ausgewertet.

Das erste ist TIMMI2, das Thermal InfraredMultimode Instrument 2, eine Kamera, die

am 3,6-Meter-Teleskop der ESO

2

-Sternwarte auf dem Berg La Silla (Chile) installiert

ist. Mit diesem Instrument wurden im Jahr 2002 bei drei Beoba
htungskampagnen

insgesamt 31 TTauri-Sterne spektroskopis
h untersu
ht. Die Auswertung dieser Da-

ten und deren Interpretation im Hinbli
k auf die Zusammensetzung und Struktur der

TTauri-S
heiben bilden den ersten Teil dieser Arbeit.

Das zweite Instrument ist MIDI, das Mid-Infrared Interferometri
 Instrument. Es ist

ein v

�

ollig neuartiges Instrument, das r

�

aumli
h ho
haufgel

�

oste Beoba
htungen im mitt-

leren Infrarotberei
h erm

�

ogli
ht. Es wurde unter F

�

uhrung des Max-Plan
k-Instituts

f

�

ur Astronomie in Heidelberg entwi
kelt und ist seit Ende 2002 am VLTI

3

, der ESO-

Sternwarte auf dem Paranal (Chile), im Einsatz. Einzelheiten der te
hnis
hen Rea-

lisierung dieses Instruments, sowie die Analyse der ersten damit gewonnenen Beob-

a
htungdaten, bilden den zweiten Teil dieser Arbeit. Zum besseren Verst

�

andnis des

2

European Southern Observatory

3

Very Large Teles
ope Interferometer

5



MIDI-Instruments soll im Folgenden eine Einf

�

uhrung in die Interferometrie gegeben

werden, jener Methode, die si
h das MIDI-Instrument zur Steigerung der r

�

aumli
hen

Au


�

osung zu Nutze ma
ht.

1.4 Interferometrie als ho
hau


�

osende Beoba
htungste
hnik

Zum Studium von jungen stellaren Objekten ist die r

�

aumli
he Au


�

osung bei der

Beoba
htung von besonderer Bedeutung. Sollen beispielsweise Strukturen der Gr

�

o�e

von 5AE (etwa Abstand Sonne { Jupiter) bei einer Distanz von 150 p
 (Distanz zur

Sternentstehungsregion Taurus-Auriga) untersu
ht werden, so ist einWinkelau


�

osungs-

verm

�

ogen von 0,033

00

erforderli
h. Das theoretis
he Au


�

osungsverm

�

ogen Æ

T

eines Tele-

skops ist dur
h

Æ

T

= 1;22

�

D

(1.1)

gegeben, wobei � die Beoba
htungswellenl

�

ange und D der Aperturdur
hmesser des

Teleskops ist. Im si
htbaren Berei
h w

�

urde die im Beispiel geforderte Au


�

osung von

einem Teleskop mit einem Dur
hmesser von 4,5m errei
ht werden

4

. Um die glei
he

Au


�

osung in dem f

�

ur die Beoba
htung von jungen stellaren Objekten so wi
htigen

infraroten Spektralberei
h um � = 10�m zu errei
hen, br

�

au
hte man ein Teleskop

mit einem Dur
hmesser von 75m. Die gr

�

o�ten heutigen Teleskope haben einen Aper-

turdur
hmesser von 8m bis 10m, trotzdem sind ho
h aufgel

�

oste Beoba
htungen im

diesem Spektralberei
h m

�

ogli
h geworden. Die dabei angewandte Methode hei�t Inter-

ferometrie und basiert auf der koh

�

arenten Vereinigung des Li
hts zweier oder mehrerer

getrennter Subaperturen. Das Au


�

osungsverm

�

ogen eines Interferometers h

�

angt { wie

no
h gezeigt werden soll { vom Abstand der Subaperturen ab. Die Grundidee stammt

von Fizeau (1868), der interferometris
he Methoden zur Bestimmung von Sterndur
h-

messern vors
hlug. Erst 1921 gelang es Mi
helson & Pease mit Hilfe eines vor einem

Einzelteleskop montierten Spiegelsystems erfolgrei
h den Dur
hmesser einiger naher

Riesensterne interferometris
h zu bestimmen. Der Abstand der Subaperturen { au
h

Basislinie genannt { betrug in Mi
helsons Aufbau 6m. Heute ist es m

�

ogli
h, einzelne

Teleskope im Abstand von bis zu mehreren hundert Metern optis
h miteinander zu

koppeln und so das Au


�

osungsverm

�

ogen enorm zu steigern. Interferometer dieser Art

sind zum Beispiel GI2T

5

, VLTI

6

, und IOTA

7

.

Die Methode der Interferometrie soll an Hand der Prinzipdarstellung in Abbildung 1.5

erl

�

autert werden. Zur Vereinfa
hung sei zun

�

a
hst der Fall einer mono
hromatis
hen

Punktquelle in unendli
her Entfernung als Li
htquelle angenommen. Au�erdem sollen

st

�

orende E�ekte der Erdatmosph

�

are verna
hl

�

assigt werden, so dass das ankommende

4

Hier ist ni
ht der st

�

orende Ein
uss der Erdatmosph

�

are ber

�

u
ksi
htigt worden, wel
her das Au


�

osungsverm

�

ogen ohne

Zuhilfenahme besonderer Te
hniken auf 
a. 1" begrenzt. Verantwortli
h daf

�

ur sind zeitli
h variable Turbulenzzellen mit

unters
hiedli
hem Bre
hungsindex, wel
he f

�

ur eine Verformung der Wellenfronten des ankommenden Li
hts sorgen und

das Bild vers
hle
htern. Erst in j

�

ungster Zeit konnte der st

�

orende Ein
uss mit Hilfe von Te
hniken wie der Spe
kle-

Interferometrie und der Adaptiven Optik

�

uberwunden werden.

5

Grand Interf�erom�etre �a deux(2) T�eles
opes, (Labeyrie et al. 1986)

6

Very Large Teles
ope Interferometer, (Be
kers et al. 1990)

7

Infrared Opti
al Teleskop Array, (Carleton et al. 1994)
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Detektor

ââ·· BB

  ââ

Abbildung 1.5: Prinzipdarstellung eines Interferometers (Erl

�

auterungen im Text).

Li
ht als plane Wellenfront angesehen werden kann. Das elektris
he Feld E der Wel-

lenfront an der Stelle x zur Zeit t sei

E(x; t) = E

0

e

i(k�x�!t)

; (1.2)

wobei k = k
^
n =

2�

�

^
n der Wellenvektor in Ri
htung der Ausbreitung (mit dem Norma-

lenvektor
^
n) ist. E

0

ist die Amplitude der Welle und ! = 2�� bezei
hnet die Kreisfre-

quenz. Das Feld an den Stellen x

A

und x

B

zweier getrennter Subaperturen, wel
he den

Abstand B = x

A

� x

B

haben, ist

E

A

/ e

ik�x

A

e

�i!t

= e

ikâ�x

A

e

�i!t

; (1.3)

E

B

/ e

ik�x

B

e

�i!t

= e

ikâ�x

A

e

�ikâ�B

e

�i!t

(1.4)

mit â dem Normalenvektor der Ausri
htung der beiden Teleskope. Ohne Verlust der

Allgemeing

�

ultigkeit kann der Term e

ikâ�x

A

weggelassen werden. Zus

�

atzli
h werden zwei

Abst

�

ande d

1

und d

2

eingef

�

uhrt, wel
he die Distanzen im optis
hen System von der

Subapertur bis zum Punkt der Strahlvereinigung bezei
hnen. An diesem Punkt werden

die beiden Wellenfronten

�

uberlagert

8

, die komplexe Amplitude ist gegeben dur
h

E

sum

= E

A

+E

B

/ e

ikd

1

e

�i!t

+ e

ikd

2

e

�ikâ�B

e

�i!t

/ e

�i!t

(e

ikd

1

+ e

ikd

2

e

�ikâ�B

) : (1.5)

8

In realen Interferometern kommen vers
hiedene Methoden zur

�

Uberlagerung der Wellenfronten zum Einsatz, die si
h

au
h in der mathematis
hen Bes
hreibung unters
heiden. Hier sei eine einfa
he Addition der Wellenz

�

uge angenommen.
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Die am Kombinationspunkt von einem Detektor registrierte Intensit

�

at I des interfero-

metris
hen Signals A

sum

bere
hnet si
h zu

I / jE

sum

j

2

= 2(1 + 
os k(d

1

� d

2

+ â �B)) : (1.6)

An der Glei
hung ist zu erkennen, dass die Intensit

�

at kosinusf

�

ormig in Abh

�

angigkeit

von der Wegl

�

angendi�erenz d

1

-d

2

und vom Produkt â �Bmoduliert ist. Die Wegl

�

angen-

di�erenz wird au
h Opti
al Path Di�eren
e (OPD) genannt und kann in einem realen

Interferometer mit Hilfe einer Verz

�

ogerungsstre
ke ver

�

andert werden.

Zur Ableitung des Au


�

osungsverm

�

ogens eines Interferometers werden nun zwei in-

koh

�

arent strahlende Punktquellen im Winkelabstand �s = s

1

� s

2

betra
htet. Die

Signale beider Quellen dur
hlaufen unbeein
usst voneinander das Interferometer und

errei
hen den Detektor. Das detektierte Signal ist die inkoh

�

arente Summe der Signale

der Einzelquellen. Wird das Au


�

osungsverm

�

ogen {

�

ahnli
h wie beim Einzelteleskop {

dadur
h de�niert, dass das Intensit

�

atsmaximum des Signals der ersten Punktquelle in

das erste Intensit

�

atsminimum des Signals der zweiten Punktquelle f

�

allt, so muss der

Phasenunters
hied zwis
hen den kosinusf

�

ormig vom OPD abh

�

angenden Summensigna-

len genau � betragen, also

k(�s �B) = � : (1.7)

Der Abstand der Punktquellen und somit das Au


�

osungsverm

�

ogen Æ des Interferome-

ters in Ri
htung des an den Himmel projizierten Basislinienvektors B ausgedr

�

u
kt in

Wellenl

�

angen � ist demna
h

Æ =

�

2B

: (1.8)

Das Au


�

osungsverm

�

ogen ist also ni
ht mehr vom Dur
hmesser der Aperturen abh

�

angig,

sondern von dessen Abstand. Ledigli
h das Li
htsammelverm

�

ogen h

�

angt { wie beim

Einzelteleskop { vom Dur
hmesser der Aperturen ab.
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Kapitel 2

Infrarot-Spektroskopie von

TTauri-Sternen

Der Spektralberei
h des mittleren Infrarot

1

mit Wellenl

�

angen zwis
hen 5�m und 30�m

ist zur Untersu
hung von TTauri-Sternen besonders interessant. Wie in der Einleitung

bes
hrieben, sind TTauri-Sterne als junge stellare Objekte aufzufassen, die si
h aus

einer Molek

�

ulwolke entwi
keln und { au�er im sp

�

aten Entwi
klungsstadium (Class

III) { von einer Akkretionss
heibe aus Gas und Staub umgeben sind. Die thermis
he

Emission der S
heibe wird f

�

ur den beoba
hteten Infrarotexzess in der spektralen Ener-

gieverteilung der klassis
hen TTauri-Sterne verantwortli
h gema
ht. Der Energie
uss

des zentralen Sterns ist im mittleren Infrarotberei
h verglei
hsweise gering, so dass die

beoba
htete Strahlung haupts

�

a
hli
h von der S
heibe stammen muss. Beoba
htungen

im mittleren Infrarotberei
h erlauben daher eine gezielte Untersu
hung der Akkreti-

onss
heiben um TTauri-Sterne. Da jedo
h die Erdatmosph

�

are im Infrarotberei
h nur

in einigen bestimmten Wellenl

�

angenberei
hen transparent ist, sind erdgebundene Be-

oba
htungen nur unter gewissen Eins
hr

�

ankungen m

�

ogli
h. Abbildung 2.1 zeigt den

TransmissionskoeÆzienten der Erdatmosph

�

are. Im Berei
h von 7,5�m bis 13,5�m (N-

Band) ist die Erdatmosph

�

are weitestgehend transparent. Dieser Berei
h eignet si
h

daher f

�

ur erdgebundene Beoba
htungen. Weiterhin k

�

onnen au
h bei 5�m (M-Band)

und um 20�m (Q-Band) Beoba
htungen dur
hgef

�

uhrt werden.

Gegenstand dieses Kapitels sind spektroskopis
he Untersu
hungen an TTauri-

Objekten, die im N-Band dur
hgef

�

uhrt worden sind. Dieser Berei
h ist deshalb von

besonderem Interesse, da hier eine typis
he Molek

�

ulbande der Silikate beoba
htbar

ist. Das Band wird dur
h

�

Uberg

�

ange zwis
hen den Vibrationsniveaus der Silizium-

Sauersto�-Bindung (Si-O) in Silikaten wie Olivin ([Mg,Fe℄

2

SiO

4

), Forsterit (Mg

2

SiO

4

)

und Enstatit (MgSiO

3

) erzeugt. Wie Laborexperimente und theoretis
he Bere
hnungen

gezeigt haben, ist die Form des Silikatbandes stark von der 
hemis
hen Zusammen-

setzung, der Gr

�

o�e und der Form der Staubk

�

orner abh

�

angig (Dors
hner et al. 1995,

Henning et al. 1995, Bouwman et al. 2001). Aus der Untersu
hung der Molek

�

ulbanden

k

�

onnen somit R

�

u
ks
hl

�

usse auf die Eigens
haften der Silikate gezogen werden. Da Si-

1

Dieser Spektralberei
h wird au
h als thermis
hes Infrarot bezei
hnet.
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Abbildung 2.1: TransmissionskoeÆzient der Erdatmosph

�

are in Abh

�

angigkeit von der Wellenl

�

ange

(Gemini-Observatorium Manua Kea, Lord 1992). Im Berei
h von etwa 7,5�m bis 13,5�m hat die

Atmosph

�

are ein weitestgehend transparentes Fenster, das N-Band.

likate ein wesentli
her Bestandteil der Staubkomponente in Akkretionss
heiben sind,

kann deren Untersu
hung wiederum Hinweise auf die Zusammensetzung, den Aufbau

und die Entwi
klung von Akkretionss
heiben geben. Grundlage der hier bes
hriebenen

Untersu
hungen sind Daten, die im Jahr 2002 bei drei Beoba
htungs-Kampagnen (im

Februar, Juni und Dezember) von insgesamt 31 TTauri-Sternen gewonnen wurden. Die

Ergebnisse der Auswertung wurden im Artikel

"

Eviden
e for grain growth in T Tauri

disks\ (Przygodda et al. 2003) ver

�

o�entli
ht. Bevor jedo
h auf Einzelheiten der Be-

oba
htungen und die Auswertung der gewonnenen Daten eingegangen wird, soll ein

�

Uberbli
k

�

uber die zum Verst

�

andnis der Silikatspektren notwendigen Zusammenh

�

ange

gegeben werden.

2.1 Silikate in der Astronomie

Die Akkretionss
heiben der TTauri-Sterne haben Massen von 
a. 0,001M

�

bis 0,1M

�

und bestehen zu 99% aus Gas und zu 1% aus Staub. Silikate bilden den Hauptbe-

standteil der Staubkomponente von Akkretionss
heiben. Hinzu kommen Anteile von

Kohlensto�verbindungen und Wassereis. Silikate werden ni
ht nur bei jungen Sternen,

sondern bei einer Vielzahl unters
hiedli
hster astronomis
her Objekte und im interstel-

laren Medium beoba
htet. Dieser Staub steht in engem Zusammenhang mit dem der

TTauri-Sterne.

2.1.1 Vorkommen von Silikaten bei astronomis
hen Objekten

Die Identi�kation von Silikatbanden im Infrarotspektrum erfolgte erstmals bei k

�

uhlen

Riesensternen dur
h Woolf & Ney (1969). Die Vibrationsresonanz der Si-O{Bindung

von Silikaten konnte die beoba
htete Emission um � = 10�m erkl

�

aren. Weitere Be-

oba
htungen zeigten ein zus

�

atzli
hes Band um � = 20�m, dessen Ursprung in der

Bieges
hwingung der O-Si-O{Verbindung gesehen wurde. Silikatemission wurde au
h

in den Infrarotspektren der S
hweife und der Komae von Kometen beoba
htet (Maas

et al. 1970). Wenig sp

�

ater konnten im interstellaren Medium Silikate na
hgewiesen

10



Abbildung 2.2: Silikatspektren vers
hiedener astronomis
her Objekte. Links: �Cep, ein entwi
kelter

M-Riesenstern. Mitte: Silikatband in Absorption bei der Beoba
htung des galaktis
hen Zentrums (Ur-

sa
he: interstellare Extinktion). Re
hts: Silikatemission des Kometen Halley (Woolf 1973, Cohen 1980,

Hanner et al. 1994).

werden. Dur
h die interstellare Extinktion ers
heint das Silikatband bei der Beoba
h-

tung des galaktis
hen Zentrums in Absorption, mit einem ausgepr

�

agtem Minimum bei

� � 9; 8�m (Woolf 1973). Beispiele von Silikatspektren dieser, ihrer Natur na
h sehr

vers
hiedenen Objekte, sind in Abb. 2.2 wiedergegeben. Rydgren et al. (1976) ordnete

erstmals die bei TTauri-Sternen beoba
hteten Merkmale bei � = 10�m und � = 20�m

den Silikaten zu. Weitere Messungen von N-Band-Spektren von TTauri-Sternen wur-

den von Cohen (1980) und Cohen & Witteborn (1985) dur
hgef

�

uhrt und best

�

atigten

das Vorhandensein des Silikatbandes sowohl in Emission als au
h in Absorption (Bei-

spiele von TTauri-Spektren siehe Abb. 2.10{2.13). Der AbsorptionskoeÆzient � von

Silikaten ist mit etwa 2500 
m

2

/g sehr ho
h. Das bedeutet, dass { bei einer Di
hte von

� = 2g/
m { s
hon Teil
hen ab einem Dur
hmesser von 1=�� = 2�m optis
h di
k sind.

Die beoba
hteten Silikate m

�

ussen also die Abmessungen von Staubteil
hen haben. Das

Vorkommen von Silikatstaub in den unters
hiedli
hsten astronomis
hen Objekten l

�

asst

si
h in ein allgemeines S
hema f

�

ugen. Dana
h dur
hl

�

auft der Staub einen Zyklus mit

folgenden Stationen:

� Staubentstehung beim Masseverlust von Sternen in sp

�

aten Entwi
klungsstadien,

� Anrei
herung des interstellaren Mediums mit Staub,

� Kontraktion von Staub- und Molek

�

ulwolken, Sternentstehung,

� Staub in den Akkretionss
heiben junger Sterne, Bildung von Planetensystemen.

Die Silikatspektren von Objekten der vers
hiedenen Stationen zeigen allerdings au
h

Unters
hiede auf. Die Form des Spektrums von �Cep und des vom interstellaren Medi-

um ist { abgesehen davon, dass es einmal in Emission und einmal in Absorption auftritt

{ sehr

�

ahnli
h. Es handelt si
h um neu entstandenen bzw. ni
ht entwi
kelten Staub.

Das Spektrum des Kometen Halley, der als ein

�

Uberrest aus der Entstehungsphase

des Planetensystems angesehen werden kann, weist dagegen eine andere Form mit ei-

nem zus

�

atzli
hen Merkmal bei � = 11;3�m auf. O�ensi
htli
h muss der Staub in den

dazwis
hen liegenden Stadien eine Ver

�

anderung erfahren haben. Wie im weiteren Ver-

lauf dieser Arbeit gezeigt wird, sind gerade die Akkretionss
heiben der jungen Sterne
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Abbildung 2.3: Links: Beoba
htete SED von GMAur (Punkte) im Verglei
h mit dem vom Chiang-

Goldrei
h-Modell vorhergesagtemVerlauf (dur
hgezogene Linie). Das Modell erkl

�

art den Verlauf dur
h

Anteile vom Stern (Stellar Bla
kbody), von der oberen hei�en S
hi
ht (Surfa
e) und vom Innenberei
h

der S
heibe (Interior). Re
hts: Das Modell kann au
h die beoba
htete Silikatemission erkl

�

aren (aus

Chiang & Goldrei
h 1997).

(wie die der TTauri-Sterne) jene Orte, an denen der Staub eine deutli
he Entwi
klung

dur
hl

�

auft, die unter anderem die Gr

�

o�e der Staubk

�

orner betri�t.

2.1.2 Silikatstaub in TTauri-Akkretions
heiben

Es ist allgemein anerkannt, dass die Ursa
he des Infrarotexzesses bei TTauri-Sternen in

der Akkretionss
heibe zu �nden ist. Zur Erkl

�

arung von bestimmten spektralen Eigen-

s
haften { wie z.B. der expliziten Form der spektralen Energieverteilung (SED) oder

dem Auftreten von Silikatemission oder -absorption { wurden jedo
h vers
hiedene, im

Detail unters
hiedli
he, Modelle vorges
hlagen. Das einfa
hste Modell bes
hreibt die

Akkretionss
heibe als s
hwarzen K

�

orper, der passiv dur
h die Strahlung des zentralen

Sterns aufgeheizt wird und die Energie im Infrarotberei
h abstrahlt. Dieses Modell ist

jedo
h ni
ht in der Lage, den beoba
hteten Verlauf der SED exakt zu reproduzieren

(Rydgren & Zak 1987). Eine Erweiterung stellt das so genannte

"

Flared Disk Model\

dar (Kenyon & Hartmann 1987). Bei diesem Modell wird, als Folge des vertikalen

hydrostatis
hen Glei
hgewi
htes, die S
heibe mit gr

�

o�er werdendem Abstand geome-

tris
h immer di
ker (s. Abb. 1.3 der Einleitung).

�

Au�ere Berei
he empfangen relativ

mehr Strahlung, wodur
h die beoba
htete SED der TTauri-Sterne besser erkl

�

art wer-

den kann. Andere Ans

�

atze gehen davon aus, dass die S
heibe dur
h die Akkretion selbst

strahlt (

"

A
tive Disk\, Adams et al. 1988) oder eine

�

Uberlagerung beider Efekte statt-

�ndet. Ein heute weithin anerkanntes Modell, das ni
ht nur den Verlauf der SED

�

uber

einen gro�en Spektralberei
h, sondern au
h die Silikatemission erkl

�

aren kann, stammt

von Chiang & Goldrei
h (1997). Bei diesem Modell wird eine warme, optis
h d

�

unne

S
hi
ht auf der Ober


�

a
he einer

"

Flared Disk\ angenommen. Diese

"

S
heibenatmo-

sph

�

are\ wird von der Strahlung des Sterns aufgeheizt und ist verantwortli
h f

�

ur den

Verlauf der SED im mittleren Infrarotberei
h. Unterhalb der Ober


�

a
he ist die S
heibe

12



k

�

uhler, optis
h di
k und bestimmt die SED im fernen Infrarot- und Submillimeter-

Berei
h. In Abbilldung 2.3 (links) ist die gute

�

Ubereinstimmung des Modells mit den

Beoba
htungsdaten von GMAur zu sehen. Das Modell ist au
h in der Lage die Si-

likatemission zu erkl

�

aren. Sie stammt demna
h vom Staub der optis
h d

�

unnen und

hei�en S
heibenatmosph

�

are (Abb. 2.3, re
hts). Den Ursprung der bei vielen TTauri-

Objekten beoba
hteten Silikatabsorption vermuten Chiang & Goldrei
h in einem E�ekt

des Si
htwinkels (Inklinationswinkel) unter dem die S
heibe beoba
htet wird (siehe da-

zu Chiang & Goldrei
h 1999).

Wegen der guten

�

Ubereinstimmung mit den Beoba
htungsdaten hat si
h das Chiang-

Goldrei
h-Modell als Grundlage f

�

ur weitere Verfeinerungen etabliert. Es wurde bei-

spielsweise die viskose Reibung als weitere Energiequelle im Inneren der S
heibe ber

�

u
k-

si
htigt (D'Alessio et al. 1998) oder die Geometrie der S
heibe nahe des Sterns der-

art modi�ziert, dass bestimmte Merkmale der spektralen Energieverteilung von Her-

bigAe/Be-Sternen (junge Sterne mittlerer Masse) no
h genauer reproduziert werden

konnten (Dullemond et al. 2001). Au
h in dieser Arbeit wird das Chiang-Goldrei
h-

Modell zur Erkl

�

arung der Silikatemission in den Spektren der TTauri-Sterne zu Grunde

gelegt. Die Untersu
hung der Silikatspektren von TTauri-Sternen erlaubt demna
h die

gezielte Analyse der S
heibenatmosph

�

are. Dieser Ansatz ist bei Objekten, bei denen

das Silikatspektrum in Absorption beoba
htet wird, ni
ht erlaubt. Hier wird optis
h

d

�

unner, k

�

uhlerer Silikatstaub vor einem hei�eren Hintergrund gesehen. Die Ursa
he

f

�

ur das Auftreten von Silikatabsorption k

�

onnte darin liegen, dass die S
heibe nahezu

in der

�

Aquatorialebene beoba
htet wird. Es l

�

age dann der k

�

uhlere Staub der

�

au�eren

Berei
he der Akkretionss
heibe vor den hei�eren inneren Berei
hen. In der im weiteren

Verlauf dieses Kapitels bes
hriebenen Analyse der Silikatspektren werden nur Spektren

in Emission untereinander vergli
hen.

2.1.3 Form der Silikatspektren

S
hon bald na
h ihrer Entde
kung erfolgten die ersten Analysen der Silikatspektren mit

h

�

oherer spektraler Au


�

osung und der Verglei
h mit den Spektren von bekannten Sili-

katen. Es zeigte si
h, dass z.B. Quarz (SiO

2

), das auf der Erdober


�

a
he am h

�

au�gsten

vorkommende Silikat, ni
ht f

�

ur die beoba
hteten Spektren verantwortli
h sein kann,

denn das Quarz-Spektrum zeigt ein Maximum bei � = 9�m, w

�

ahrend die

"

astronomi-

s
hen\ Silikatspektren typis
herweise ihr Maximum bei � � 10�m haben. Es er

�

o�nete

si
h das neue Arbeitsgebiet der Astromineralogie, wel
hes si
h mit der Analyse der


hemis
hen und physikalis
hen Bes
ha�enheit der astronomis
hen Silikate bes
h

�

aftigt.

Zur Identi�kation der beoba
hteten Spektren werden zwei Ans

�

atze verfolgt. Einerseits

erfolgt die theoretis
he Bere
hnung des wellenl

�

angenabh

�

angigen AbsorptionskoeÆzien-

ten aus den optis
hen Konstanten vers
hiedener Materialien, andererseits werden au
h

Laborexperimente mit Staubk

�

ornern unter m

�

ogli
hst realistis
hen Bedingungen dur
h-

gef

�

uhrt.

Grundlage zur theoretis
hen Bere
hnung von Silikatspektren bildet die Theorie zur Ab-

sorption und Streuung von elektromagnetis
hen Wellen an Partikeln. Das Ziel, aus den

Materialeigens
haften den AbsorptionskoeÆzienten f

�

ur Strahlung vers
hiedener Wel-
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Abbildung 2.4: AbsorptionskoeÆzient � des amorphen Silikats Olivin mit den Korngr

�

o�en 0,1�m und

2,0�m sowie von Quarz und den kristallinen Silikaten Enstatit und Forsterit (Bouwman et al. 2001).

lenl

�

angen zu bere
hnen, erfolgt in mehreren S
hritten. Zun

�

a
hst muss der komplexe

Bre
hungsindex N = n + ik (oder die komplexe dielektris
he Funktion � = �

0

+ i�

00

)

aus der mikroskopis
hen Struktur des Sto�es abgeleitet oder an einer Materialprobe

gemessen werden

2

. Dann erfolgt die Bere
hnung der Wirkungsquers
hnitte f

�

ur Extink-

tion, Absorption und Streuung. F

�

ur diesen S
hritt wird auf die Mie's
he Streutheorie

an sph

�

aris
hen Partikeln zur

�

u
kgegri�en. Da die Staubteil
hen ni
ht notwendigerweise

sph

�

aris
h sind, ist diese jedo
h nur einges
hr

�

ankt einsetzbar oder als N

�

aherung aufzu-

fassen. Als Modell f

�

ur ein Gemis
h von Partikeln vers
hiedener Form wird h

�

au�g das

CDE-Modell (Continuous Distribution of Ellipsoids) benutzt, dass eine kontinuierli
he

Verteilung von Ellipsoiden zu Grunde legt. Mit Hilfe von numeris
hen Re
henverfahren

l

�

asst si
h auf Grundlage der Streutheorie der wellenl

�

angenabh

�

angige AbsorptionskoeÆ-

zient ermitteln, wel
her dann zur Bere
hnung von Emissions- oder Absorptionspektren

dient. Eine detaillierte Bes
hreibung der Methoden ist in dem Bu
h

"

Absorption and

S
attering of Light by Small Parti
les\ von Bohren & Hu�man (1983) zu �nden.

Der aufwendigere Weg zur Erlangung von Silikatspektren ist das Laborexperiment

an realen Staubteil
hen. Es gliedert si
h in drei S
hritte: Erzeugung der Staubprobe,


hemis
he und strukturelle Charakterisierung der Probe, sowie Messung der optis
hen

Eigens
haften in dem gew

�

uns
hten Wellenl

�

angenberei
h. F

�

ur jeden S
hritt gibt es zahl-

2

�

Ubli
herweise ges
hieht dies dur
h Re
exions- und Transmissionsmessungen an d

�

unnen, polierten S
hi
hten.
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rei
he Methoden. Die Erzeugung der Staubteil
hen kann z.B. dur
h Abtragung von ei-

ner gr

�

o�eren Probe mit einem Laser und ans
hlie�ender Kondensation erfolgen. Weitere

M

�

ogli
hkeiten sind Bogenentladungen unter vers
hiedenen atmosph

�

aris
hen Bedingun-

gen und so genannte Sol-Gel-Reaktionen (Henning & Muts
hke 2000). Die Erzeugung

im Labor unters
heidet si
h zwangsl

�

au�g von der in der Natur. Deshalb hat si
h au
h

der Begri�

"

Dust-Analogues\ (dt. etwa: Staub-Na
hbildung) etabliert. Die Charakte-

risierung der Probe erfolgt u.a. dur
h 
hemis
he Analyse, elektronenmikroskopis
he

Aufnahmen oder R

�

ontgen-Absorptionsspektroskopie. S
hlie�li
h kann die Messung der

optis
hen Eigens
haften mittels Infrarot-Spektroskopie erfolgen. Ein

�

Uberbli
k mit vie-

len weiterf

�

uhrenden Referenzen zum Thema �ndet si
h in

"

Astromineralogy\ (Henning

2003).

Bei beiden, theoretis
hen wie experimentellen, Untersu
hungen stellte si
h heraus, dass

das explizite Spektrum ni
ht nur von der 
hemis
hen Zusammensetzung des Silikats,

sondern in erhebli
hem Ma�e au
h von der Gr

�

o�e und Form der Staubk

�

orner und ihrer

Struktur (kristallin oder amorph) abh

�

angt (J

�

ager et al. 1994, 1998, Dors
hner et al.

1995). Bouwman et al. (2001) f

�

uhrten theoretis
he Bere
hnungen zur Untersu
hung des

Ein
usses der Staubkornform und -gr

�

o�e auf die spektralen Eigens
haften von Silikaten

dur
h. Die Untersu
hung erfolgte f

�

ur das amorphe Silikat Olivin ([Mg,Fe℄

2

SiO

4

) sowie

f

�

ur die kristallinen Silikate Forsterit (Mg

2

SiO

4

), Enstatit (MgSiO

3

) und Quarz (SiO

2

).

Es stellten si
h folgende Zusammenh

�

ange heraus:

� Das Spektrum von amorphem Olivin zeigt eine s
hwa
he Abh

�

angigkeit von der

Form, jedo
h eine starke Abh

�

angigkeit von der Gr

�

o�e der Staubteil
hen.

� Bei den kristallinen Silikaten ist das Spektrum stark abh

�

angig von der Form der

Staubteil
hen. Das CDE-Modell bes
hreibt am besten die beoba
htete Form von

Silikatspektren.

In Fall von amorphem Olivin k

�

onnen die Spektren f

�

ur sph

�

aris
he Teil
hen mit Dur
h-

messern von 0,1�m bis 5�m dur
h Spektren zweier typis
her Korngr

�

o�en 
harakteri-

siert werden:

1) Korngr

�

o�e 0,1�m: f

�

ur alle Staubteil
hen mit Dur
hmesser kleiner als 1�m,

2) Korngr

�

o�e 2,0�m: f

�

ur alle Staubteil
hen mit Dur
hmesser gr

�

o�er als 1�m.

Zu den als typis
h erwiesenen Parametern bere
hneten Bouwman et al. theoretis
he

Silikatspektren. Die Spektren von Olivin mit den Korngr

�

o�en 0,1�m und 2,0�m sowie

die von Quarz, Forsterit und Enstatit sind in Abbildung 2.4 dargestellt. Diese Spektren

stellen die Grundlage zur Analyse der TTauri-Emissionsspektren am Ende dieses Ka-

pitels dar. Die bei insgesamt drei Beoba
htungskampagnen im Jahr 2002 gemessenen

Spektren von TTauri-Sternen werden in Hinbli
k auf die Zusammensetzung des f

�

ur

die Emission verantwortli
hen Silikatstaubes der oberen S
hi
ht der Akkretionss
heibe

untersu
ht.
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Tabelle 2.1: Verwendete TIMMI2 Kamera-Modi f

�

ur die Beoba
htung von TTauri-Sternen

Spektroskopis
her Modus:

Wellenl

�

angenberei
h N-Band (7,56�m{14,04�m)

Spaltbreite 1,2

00

Pixelskala 0,45

00

/pix

Abbildender Modus:

Filter N11,9 (�

0

=11,6�m,��=1,9�m)

N8,9 (�

0

=8,7�m,��=1,6�m)

Pixelskala 0,2

00

/pix

Bemerkung: Filter N8.9 wurde ni
ht bei allen Messungen verwendet.

2.2 Datenaufnahme mit TIMMI2

Die spektroskopis
he Untersu
hung der 31 TTauri-Objekte wurde mit TIMMI2, dem

Thermal Infrared Multimode Instrument 2, dur
hgef

�

uhrt. Bei dem Instrument handelt

es si
h um eine Kamera, die speziell f

�

ur Beoba
htungen im mittleren Infrarotberei
h

konzipiert ist. Sie ist eines der Instrumente, die am 3,6-Meter-Teleskop der ESO Stern-

warte auf La Silla (Chile) zum Einsatz kommen. F

�

ur eine detaillierte Bes
hreibung sei

auf Reimann et al. (1998, 2000) verwiesen, hier sollen ledigli
h die Eigens
haften des

Instruments bes
hrieben werden, die bei den Beoba
htungen der TTauri-Sterne eine

Rolle spielten.

2.2.1 Instrument-Modi

Das Herzst

�

u
k des Instruments ist ein f

�

ur Infrarotstrahlung von 2�m bis 28�m emp-

�ndli
her Silizium-Arsenid-Detektor

3

mit 320�240 Pixel. TIMMI2 arbeitet sowohl als

abbildende Kamera (Imaging Mode), als au
h als Spektrograph (Spe
tros
opi
 Mode).

Im abbildenden Modus kann in den B

�

andern L, M, N, und Q beoba
htet werden. Die

Pixelskala ist vom gew

�

ahlten Spektralberei
h abh

�

angig und betr

�

agt 0,2

00

/pix (N-Band)

oder 0,3

00

/pix (Q-Band). Spektroskopie ist mit Hilfe eines Grisms mit einer Au


�

osung

von �=�� = 160 im N-Band und mit �=�� = 130 im Q-Band m

�

ogli
h. Die Dispergie-

rung erfolgt entlang der x-A
hse des Detektors. Die Pixelskala in y-Ri
htung betr

�

agt

0,45

00

/pix oder 0,6

00

/pix. Des Weiteren stehen 14 vers
hiedene Filter zur Verf

�

ugung, die

wahlweise in den Strahlengang gebra
ht werden k

�

onnen. Die f

�

ur die Beoba
htung von

TTauri-Objekten gew

�

ahlten Modi sind in Tabelle 2.1 aufgef

�

uhrt. Neben spektroskopi-

s
hen Daten wurden au
h Daten im abbildenden Modus aufgenommen. Diese dienten

bei der sp

�

ateren Auswertung zur photometris
hen Kalibrierung der Spektren.

3

Si:As High-Ba
kground Impurity Band Condu
tion-Detektor, Modell CRC-774, Firma Raytheon
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Abbildung 2.5: S
hema zur Erl

�

auterung von Chopping und Nodding (detaillierte Bes
hreibung im

Text). Der Abstand der Chopping-Positionen ist in diesem Beispiel glei
h dem Abstand der Nodding-

Positionen. Dadur
h

�

uberlagern si
h die Bilder der Quelle im resultierenden Bild und sie ers
heint

einmal mit doppelter positiver und zweimal mit negativer Intensit

�

at.

2.2.2 Chopping und Nodding

Zur Elimination des im mittleren Infrarotberei
h sehr stark ausgepr

�

agten Himmelshin-

tergrundes werden die Beoba
htungen mit

"

Chopping\ und

"

Nodding\ dur
hgef

�

uhrt.

Man bea
hte, dass die thermis
he Emission der Erdatmosph

�

are ihr Maximum bei

� = 10�m hat und dieses somit genau in dem Spektralberei
h der Beoba
htungen

liegt (vgl. Wolfe & Zissis 1989). Der Strahlungs
uss des Himmelshintergrundes ist mit


a. 400 Jy/ar
se


2

etwa zehn mal st

�

arker, als der einer Quelle mit N = 0mag! Au�er-

dem kommt ers
hwerend hinzu, dass der Himmelshintergrund zeitli
h variabel ist. Die

Zeitkonstante der

�

Anderungen liegt im Sekundenberei
h. Zur

�

Uberwindung des st

�

oren-

den Ein
usses der Erdatmosph

�

are wird der Sekund

�

arspiegel des Teleskops periodis
h

mit einer Frequenz von 1{10Hz um einige Bogensekunden gekippt, glei
hzeitig werden

Aufnahmen abwe
hselnd bei den beiden Ausri
htungen des Spiegels gema
ht. Je na
h
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Tabelle 2.2: Verwendete Chopping/Nodding-Parameter f

�

ur die Beoba
htung von TTauri-Sternen im

Dezember 2002

Spektroskopis
her Modus:

Beli
htungszeit

�

t

exp

0,077 s

Choppingamplitude 10

00

, Nord-S

�

ud-Ri
htung

Choppingfrequenz

�

1,3Hz

Aufnahmen pro Chopping-Position

�

4

Anzahl Chopping-Zyklen pro Nodding

�

390

Noddingamplitude 10

00

, Nord-S

�

ud-Ri
htung

Anzahl Nodding-Zyklen 1 bis 4, je na
h Objekthelligkeit

Abbildender Modus:

Beli
htungszeit

�

t

exp

0,021s (N11,9), 0,01 s (N8,9)

Choppingamplitude 10

00

, Nord-S

�

ud-Ri
htung

Choppingfrequenz

�

6Hz

Aufnahmen pro Chopping-Position

�

3 (N11,9), 6 (N8,9)

Anzahl Chopping-Zyklen pro Nodding

�

960

Noddingamplitude 10

00

, Ost-West-Ri
htung

Anzahl Nodding-Zyklen 1 oder 2, je na
h Objekthelligkeit

Bemerkungen: Nodding im abbildenden Modus teilweise au
h in Nord-S

�

ud-Ri
htung. Mit * gekennzei
hnete

Parameter wurden automatis
h von der Steuerungssoftware eingestellt. Aufgelistet sind die Parameter der

Beoba
htung vom Dezember 2002. Es sei angemerkt, dass im November 2002

�

Anderungen am Readout-System

und der Steuerungssoftware dur
hgef

�

uhrt worden sind. Die Parameter der Beoba
htungskampagnen im Februar

und Juni 2002 wei
hen bei der Beli
htungszeit und der Anzahl der Aufnahmen pro Chopping-Zyklus lei
ht ab.

Stellung des Sekund

�

arspiegels ers
heint die Quelle an zwei vers
hiedenen Positionen

auf dem Detektor. An der Position, an der bei einer Stellung des Sekund

�

arspiegels die

Quelle mit dem

�

uberlagerten Strahlungs
uss der Erdatmosph

�

are ers
heint, ers
heint bei

der anderen Stellung ledigli
h der Strahlungs
uss der Erdatmosph

�

are. Dur
h Subtrak-

tion der Aufnahmen wird der Himmelshintergrund weitestgehend eliminiert und nur

das Signal der Quelle bleibt. Dieses Verfahren wird

"

Chopping\ genannt. Neben der

Erdatmosph

�

are steuert au
h das Teleskop einen Anteil an st

�

orender Hintergrundstrah-

lung bei. Da der Strahlengang dur
h das Teleskop bei den beiden Chopping-Positionen

unters
hiedli
h ist, kann na
h der Subtraktion ein Rest dieser Hintergrundstrahlung

verbleiben. Um au
h diesen Ein
uss zu beseitigen wird zus

�

atzli
h

"

Nodding\ ange-

wandt. Hierbei wird das ganze Teleskop auf eine neue Himmelsposition, einige Bogen-

sekunden neben der urspr

�

ungli
hen, ausgeri
htet. Dur
h das abwe
hselnde Dur
hf

�

uhren

von Chopping-Zyklen an den beiden Himmelspositionen, und der Subtraktion der (je-

weils

"

ge
hoppten\) Aufnahmen, kann au
h der Ein
uss des Teleskops eliminiert wer-

den. Zum besseren Verst

�

andnis ist die Methode no
h einmal s
hematis
h in Abbildung

2.5 dargestellt. Die bei der Beoba
htung verwendeten Chopping/Nodding Parameter

k

�

onnen der Tabelle 2.2 entnommen werden.
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2.2.3 Vorverarbeitung der Rohdaten

Die ersten S
hritte der Datenauswertung �nden bereits w

�

ahrend der Beoba
htung statt.

Bedingt dur
h den dominierenden Hintergrund muss zur Vermeidung einer S

�

attigung

des Detektors die Beli
htungszeit t

exp

kurz gew

�

ahlt werden (Tab. 2.2). Sie wird von der

Steuerungssoftware automatis
h in Abh

�

angigkeit vom Betriebsmodus des Instruments

(Pixelskala, Filter, et
.) eingestellt. Da die Beli
htungszeit zusammen mit der Detektor-

Auslesezeit k

�

urzer ist als die Zeit bei einer Chopping-Position, werden glei
h mehrere

Aufnahmen bei einer Chopping-Position gema
ht. Die gro�e Menge der aufgenomme-

nen Einzelaufnahmen ma
ht es unm

�

ogli
h, dass jede einzelne gespei
hert werden kann.

Um die Datenmenge (theoretis
h bis zu 64 Mbyte/s) zu reduzieren, werden folgende

Verarbeitungss
hritte in E
htzeit w

�

ahrend der Beoba
htung dur
hgef

�

uhrt:

� Subtraktion der Aufnahmen zweier Chopping-Positionen und Summierung meh-

rerer subtrahierter Datens

�

atze (Kontrollsoftware der Detektor-Ausleseelektronik),

� Bestimmung der Datenqualit

�

at bzgl. Raus
hen, St

�

arke des Hintergrundes et
.,

umwandeln der Daten ins FITS-Format, zwis
henspei
hern (Pre-Prozessor),

� Kombination der Daten der Chopping-Zyklen (Post-Prozessor 1),

� Kombination der Daten der Nodding-Zyklen (Post-Prozessor 2).

Die Ausgabedaten des Pre-Prozessors sowie die des Post-Prozessors 2 werden gespei-


hert und dem Beoba
hter zur Verf

�

ugung gestellt. Pro Na
ht entsteht eine Daten-

menge von bis zu 2 Gbyte. Abbildung 2.6 zeigt beispielhafte Ausgabebilder des Post-

Prozessors 2 bei Betrieb im abbildenden und im spektroskopis
hen Modus. Na
h der

Verarbeitung der Daten aller Chopping- und Nodding-Zyklen ers
heint das Objekt, hier

Haro 6-10, im abbildenden Modus an vier Positionen auf dem Detektor: je zweimal als

positives und je zweimal als negatives Bild. Im spektroskopis
hen Modus ist die Ri
h-

tung und der Abstand der Chopping- und Noddingaufnahmen identis
h (vgl. Tab. 2.2),

daher

�

uberlagern si
h zwei Positionen, und auf dem Detektor ers
heinen drei Spektren,

wobei das positive die doppelte Intensit

�

at im Verglei
h zu einem negativen hat.

Bei den drei Beoba
htungskampagnen im Februar, Juni und Dezember 2002 wurden

auf diese Weise Daten von insgesamt 31 TTauri-Objekten gewonnen. Eine

�

Ubersi
ht

�

uber die Objekte ist in Tabelle 2.3 aufgef

�

uhrt.

2.3 Auswertung der Rohdaten

Die Datenauswertung gliederte si
h in folgende S
hritte: Zuerst wurden die Spektren

aus den aufgenommenen Detektorbildern extrahiert. Dann erfolgte die Elimination at-

mosph

�

aris
her und instrumenteller E�ekte aus den Rohspektren. Ans
hlie�end konnte

die Analyse der Spektren erfolgen. Der gr

�

o�te Teil der Datenauswertung wurde mit Hil-

fe der Bildbearbeitungssoftware IDL (Intera
tive Data Language) dur
hgef

�

uhrt. Teil-

weise wurden au
h UNIX-Shell-Skripte eingesetzt. F

�

ur die freundli
he

�

Uberlassung

einer umfangrei
hen Sammlung von n

�

utzli
hen IDL-Routinen sei an dieser Stelle Roy

van Boekel gedankt.

19



-

E

?

N

N11.9

-

E

?

N

N8.9

-

�

Abbildung 2.6: Obere Reihe: Auss
hnitte aus Detektoraufnahmen von Haro 6-10 mit den Filtern N11,9

und N8,9. Man erkennt jeweils die vier dur
h Chopping und Nodding bedingten positiven und negati-

ven Einzelbilder. Das Objekt kann r

�

aumli
h in zwei Komponenten aufgel

�

ost werden (Separation: 1,2

00

).

Unten: Roh-Spektrum von Haro6-10. Dur
h die Wahl der Chopping- und Nodding-Parameter

�

uber-

lagern si
h die positiven Einzelspektren zu einem positiven Spektrum doppelter Intensit

�

at zwis
hen

den zwei negativen Spektren.

2.3.1 Extraktion der Spektren aus den Rohdaten

Zun

�

a
hst wurden die zwei negativen und das positive Spektrum in Fenstern von jeweils

260�40 Pixel dem Detektorbild entnommen und unter Ber

�

u
ksi
htigung des Vorzei-


hens aufsummiert. Die genaue Ausri
htung der Fenster erfolgte dabei auf Subpixel-

Skala. Aus dem aufsummierten zweidimensionalen Spektrum wurde dann in folgenden

S
hritten ein 1D-Spektrum gewonnen:

� Bestimmung der Position des Spektrums entlang der y-A
hse, �t der Koordinaten

mit einem Polynom 2. Grades an das Maximum,

� Erzeugung einer in y-Ri
htung gau�f

�

ormigen Maske entlang des Maximums des

Spektrums, Gau�funktion wird an Breite des Spektrum angepasst,

� Multiplikation der Maske mit dem Spektrum, dadur
h Unterdr

�

u
kung des Rau-

s
hens au�erhalb des Spektrums,

� Integration des Spektrums senkre
ht zur Dispersionsri
htung.
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Tabelle 2.3: Liste der bei den drei Kampagnen im Jahr 2002 mit TIMMI2 beoba
hteten TTauri-

Objekte

Objekt RA(2000) De
(2000) Kampagne multipl.Obj.

T Tau 04:21:59,43 19:32:06,4 A,C *

DG Tau B 04:27:02,56 26:05:30,7 C

DG Tau 04:27:04,76 26:06:16,9 C

Haro 6-10 04:29:24,39 24:33:02,1 A,C **

HL Tau 04:31:38,4 18:13:59 C

GG Tau 04:32:30,31 17:31:41,0 C *

DO Tau 04:38:28,59 26:10:50,3 C

DQ Tau 04:46:52 16:59,9: C *

DR Tau 04:47:05,48 16:58:42,1 C

SU Aur 04:55:59,38 30:34:01,5 C

GW Ori 05:29:08,39 11:52:12,7 C *

FU Ori 05:45:22,6 09:04:12 C

Z CMa 07:03:43,16 {11:33:06,2 A,C *

BBW 76 07:50:35,6 {33:06:23 C

CR Cha 10:59:06,97 {77:01:40,3 C

TW Hya 11:01:51,91 {34:42:17,0 B,C

VW Cha 11:08:01,81 {77:42:28,7 C *

Glass I 11:08:15,41 {77:33:53,5 A,B,C *

Ced 111 IRS5 11:08:38,7 {77:43:51 B,C

VZ Cha 11:09:23,80 {76:23:20,7 C

WW Cha 11:10:00,7 {76:34:59 B,C

DK Cha 12:53:16,1 {77:07:02 B

Sz 82 15:56:09,23 {37:56:05,9 B

RU Lup 15:56:42,31 {37:49:15,5 B

AS 205 16:11:31,40 {18:38:24,5 B **

HBC 639 16:26:23,4 {24:21:02 A

Elias 29 16:27:09,6 {24:37:21 B

Haro 1-16 16:31:33,53 {24:27:33,4 B

AK S
o 16:54:44,85 {36:53:18,6 B *

S CrA 19:01:08,69 {36:57:19,8 B **

VV CrA 19:03:06,7 {37:12:51 B **

Kampagnen: A = 5./6. Februar 2002, B = 7./8. Juni 2002, C = 24.-27. Dezember 2002

Multiple Quellen sind mit * gekennzei
hnet, bei den mit ** gekennzei
hneten Quellen wurden separate

Spektren der Komponenten gemessen.

Die photometris
hen Daten wurden ebenfalls unter Ber

�

u
ksi
htigung des Vorzei
hens

aufsummiert. Ans
hlie�end erfolgte die Bestimmung der Z

�

ahlrate auf dem Detektor im

Berei
h von 10 Pixel Radius um das Maximum. Der Radius wurde so gew

�

ahlt, dass

au
h der erste Airy-Ring erfasst wird. Der Hintergrund wurde in einem Ring mit 13 bis

19 Pixel Radius bestimmt und von der mittleren Z

�

ahlrate subtrahiert. Die Kalibrierung

der Z

�

ahlrate erfolgte mit Referenzsternen und soll in einem sp

�

ateren Abs
hnitt erkl

�

art

werden. Im Falle von r

�

aumli
h aufgel

�

osten multiplen Spektren und Photometriedaten

(wie z.B. Haro 6-10, Abb. 2.6) wurde zuvor eine re
hte
kige Maske zur Extraktion der

einzelnen Komponenten auf das zweidimensionale Fenster angewandt.
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Tabelle 2.4: Zur Korrektur der atmosph

�

aris
hen Transmission benutzte Standardsterne

RA(2000) De
(2000) Spek.Typ N8,9(Jy) N11,9(Jy)

HD12929 02:07:10,407 23:27:44,72 K2III 98,54 60,00

HD29139 04:35:55,240 16:30:33,49 K5III 768,00 491,00

HD32887 05:05:27,660 -22:22:15,72 K4III 64,90 41,50

HD37160 05:36:54,388 09:17:26,42 G8III-IV 12,00 6,91

HD47105 06:37:42,701 16:23:57,31 A0IV 9,29 5,23

HD81420 09:25:24,036 -05:07:02,62 K5III 8,05 5,15

HD81797 09:27:35,240 -08:39:31,00 K3III 158,03 100,57

HD108903 12:31:09,959 -57:06:47,56 M3,5V 1088,94 708,55

HD110458 12:42:35,452 -48:48:47,19 K0III 6,95 3,99

HD123139 14:06:40,949 -36:22:11,84 K0IIIb 71,10 40,80

HD124897 14:15:39,672 19:10:56,77 K1,5III 891,00 534,89

HD133774 15:06:37,600 -16:15:24,54 K5III 13,96 8,93

HD156277 17:21:59,478 -67:46:14,41 K2III 9,06 5,35

HD169916 18:27:58,240 -25:25:18,12 K1IIIb 38,13 22,40

HD178345 19:10:01,757 -39:20:26,87 K0II/IIIC 14,26 8,19

2.3.2 Korrektur der atmosph

�

aris
hen Transmission

Wie an der Transmissionskurve (Abb. 2.1) gesehen werden kann, ist die Transparenz

der Erdatmosph

�

are im Berei
h des N-Bandes keineswegs konstant. Um � = 9; 6�m

ist der Ein
uss des atmosph

�

aris
hen Ozons als Absorptionsband erkennbar. Neben

dem Ozonband sind no
h weitere, weniger stark ausgepr

�

agte Strukturen pr

�

asent, die

haupts

�

a
hli
h dur
h Wasserdampf und Kohlendioxid verursa
ht werden (vgl. Wolfe

& Zissis 1989). Au�er dem Elevationswinkel der Quelle und der damit verbundenen

Wegl

�

ange des Li
hts dur
h die Atmosph

�

are (Luftmasse, engl. Airmass, kurz: AM),

ist au
h der Gehalt an Wasserdampf f

�

ur die explizite Form der Transmissionskurve

verantwortli
h. Dieser wiederum h

�

angt von der zur Zeit der Beoba
htung herrs
hen-

den Wetterlage ab. Zur Ermittlung der expliziten atmosph

�

aris
hen Transmission ist die

Messung von Standardsternen mit bekanntem Spektrum notwendig. Als Standardstern

kommen Sterne der Spektralklassen fr

�

uher als M in Frage, deren Spektrum im mittleren

Infrarotberei
h keine besonderen Strukturen, sondern ledigli
h den Rayleigh-Jeans-Teil

der Plan
ks
hen Strahlungskurve aufweisen. Die ESO hat eine Liste von Standardster-

nen zusammengestellt

4

, deren Spektren mit Restfehlern von weniger als 3% dur
h eine

theoretis
he spektrale Energieverteilung ge�ttet werden k

�

onnen. Es sind sowohl theo-

retis
he Spektren als au
h photometris
he Daten f

�

ur die vers
hiedenen TIMMI2-Filter

erh

�

altli
h. Die zur Korrektur der atmosph

�

aris
hen Transmission benutzten Standard-

sterne dieser Liste sind in Tabelle 2.4 aufgef

�

uhrt.

Um den Ein
uss der Erdatmosph

�

are in den Objektspektren eliminieren zu k

�

onnen, hat

si
h folgende Beoba
htungsstrategie bew

�

ahrt: Zus

�

atzli
h zur Messung der Objektspek-

tren sollte in kurzem zeitli
hen Abstand die Messung eines Standardsterns erfolgen.

Die Luftmasse sollte bei der Messung beider Spektren m

�

ogli
hst wenig voneinander

4

Zu �nden unter http://www.ls.eso.org/lasilla/s
iops/timmi/html/stand.html, basierend auf Bere
hnungen von Co-

hen (1998).
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abwei
hen. Da jedo
h Unters
hiede ni
ht zu vermeiden sind, muss zur Kompensati-

on die Luftmassen-Abh

�

angigkeit der atmosph

�

aris
hen Transmission bestimmt werden.

Diese kann mit Hilfe eines weiteren Standardsterns bestimmt werden, der bei einer

anderen Luftmasse beoba
htet wird. Seien S

1

(�) und S

2

(�) die gemessenen Spektren

zweier Standardsterne. Die Spektren k

�

onnen aufgefasst werden als:

S

1

(�) = I

1

(�) �R(�) � e

�A(�)�AM

1

(2.1)

S

2

(�) = I

2

(�) �R(�) � e

�A(�)�AM

2

(2.2)

mit

I

1;2

(�) :

"

wahre\, unbeein
usste Spektren der Standardsterne,

R(�) : wellenl

�

angenabh

�

angige (instrumentelle) Transmission,

A(�) : atmosph

�

aris
he Absorption,

AM

1;2

: Luftmassen bei den Messungen der Spektren.

Dur
h Division der Formeln 2.1 und 2.2 und Umstellung erh

�

alt man f

�

ur die atmo-

sph

�

aris
he Absorption

A(�) =

ln(S

1

(�))� ln(S

2

(�))� ln(I

1

(�)) + ln(I

2

(�))

AM

2

� AM

1

: (2.3)

Dur
h Einsetzen von A(�) in eine der Formeln 2.1 oder 2.2 erh

�

alt man au
h die instru-

mentelle Transmission

R(�) =

S

1;2

(�)

I

1;2

(�) � e

�A(�)�AM

1;2

: (2.4)

Mit der nun bekannten atmosph

�

aris
hen Absorption A(�) und der Transmission R(�)

kann das

"

wahre\ Objektspektrum I

obj

(�) bere
hnet werden:

I

obj

(�) =

S

obj

(�)

R(�) � e

�A(�)�AM

obj

: (2.5)

An Hand einer Messung der n

�

ordli
hen Komponente von Haro 6-10 sollen die einzel-

nen S
hritte zur Korrektur der atmosph

�

aris
hen (und glei
hzeitig der instrumentellen)

Transmission demonstriert werden. In der Na
ht vom 4. Februar 2002 um 01:52UT

wurde das Objekt bei einer Luftmasse von AM = 1;93 beoba
htet. Zur atmosph

�

ari-

s
hen Kalibrierung wurden zwei Standardsterne gemessen: HD32887 um 00:54UT bei

AM = 1;01 und HD29139 um 02:06UT bei AM = 1;64.

Die theoretis
hen Spektren der Standardsterne sind in Abbildung 2.7 (links) zu se-

hen. Sie zeigen keinerlei au�

�

allige Struktur abgesehen von dem Abfall zu l

�

angeren

Wellenl

�

angen (Rayleigh-Jeans-Teil der stellaren Strahlungsfunktion). Die gemessenen

Spektren der Standardsterne sehen dagegen v

�

ollig anders aus (Abb. 2.7, re
hts): es ist

der gravierende Ein
uss der atmosph

�

aris
hen und instrumentellen Transmission zu er-

kennen. Zum besseren Verglei
h ist das Spektrum von HD32887 mit dem Faktor 11,8
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Abbildung 2.7: Links: theoretis
he Spektren der Standardsterne HD32887 und HD29139. Re
hts: ge-

messene Spektren, der Unters
hied zum theoretis
hen Spektrum ist auf den gravierenden Ein
uss der

atmosph

�

aris
hen und instrumentellen Transmission zur

�

u
kzuf

�

uhren. Zur Verdeutli
hung des Ein
us-

ses vers
hiedener Luftmassen wurde das Spektrum von HD32887 mit dem Faktor 11,8 multipliziert

wodur
h der Helligkeitsunters
hied der Objekte aufgehoben wird.

multipliziert worden, der si
h aus dem Quotienten der beiden theoretis
hen Spektren

ergibt. Dadur
h ist der Helligkeitsunters
hied aufgehoben und man erkennt den Ein-


uss vers
hiedener Luftmassen bei der Beoba
htung. Besonders im Ozonband ist eine

ausgepr

�

agte Diskrepanz der beiden Spektren zu erkennen.

Die mit Formel 2.3 und 2.4 bere
hnete atmosph

�

aris
he Absorption A(�) sowie die in-

strumentelle Transmission R(�) ist in Abbildung 2.8 (obere Reihe) dargestellt. Die

atmosph

�

aris
he Absorption, wel
he f

�

ur die Luftmasse AM = 1 identis
h mit der opti-

s
he Tiefe �(�) = A(�) �AM ist, zeigt deutli
h das Ozonband, in dem die Atmosph

�

are

weniger transparent ist. Das Ozonband ist teilweise au
h in der { eigentli
h als instru-

mentell angesehenen { Transmission R(�) erkennbar. Das bedeutet, dass die Trennung

der atmosph

�

aris
hen und instrumentellen Transmission ni
ht perfekt gelungen ist

5

.

Die Transmissionskurve der Erdatmosph

�

are, die aus der Absorption na
h der Formel

T

atmos:

= e

�A(�)�AM

(2.6)

bere
hnet wurde, ist in Abbildung 2.8 (unten links) f

�

ur die Luftmassen AM = 1 sowie

AM = 1;93 (der Luftmasse, bei der Haro 6-10 gemessen wurde) dargestellt. An dieser

Stelle sei darauf hingewiesen, dass bei der Beoba
htung in der Na
ht vom 4. Februar

sehr gute Wetterverh

�

altnisse vorlagen. Der Verglei
h mit den Transmissionsdaten vom

Gemini-Observatorium auf dem Manua Kea (Abb. 2.8, unten re
hts) zeigt eine gute

�

Ubereinstimmung. Das dies ni
ht immer der Fall sein muss sieht man an einer weite-

ren Transmissionskurve, die w

�

ahrend der darau�olgenden Na
ht gemessen wurde: die

Transmission betrug dur
hs
hnittli
h 
a. 15% weniger. Wie si
h bei der Auswertung

5

E�ekte dieser Art sind au
h von Beoba
htungen im Visuellen bekannt.
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Abbildung 2.8: Oben links: atmosph

�

aris
he Absorption A(�). Oben re
hts: instrumentelle Transmission

R(�). Unten links: Aus den Messungen von Standardsternen bei vers
hiedenen Luftmassen ermittelte

Transmissionskurve f

�

ur Luftmasse AM = 1 (Zenit) und AM = 1;93 (wie bei Beoba
htung des Objektes

Haro 6-10). Unten re
hts: Verglei
h der ermittelten Transmissionskurve mit einer Messung des Gemini-

Observatoriums, des Weiteren ist eine mit TIMMI2 gemessene Transmissionskurve einer weiteren

Na
ht gezeigt. Man bea
hte den starken Unters
hied in den Transmissionskurve beider N

�

a
hte.

der Daten gezeigt hat, muss au
h w

�

ahrend der selben Na
ht mit deutli
hen S
hwan-

kungen der Transmission gere
hnet werden. Aus diesem Grund, sollte eine wiederholte

Messung von Standardsternen w

�

ahrend der Na
ht dur
hgef

�

uhrt werden. Im Dur
h-

s
hnitt wurde bei der Dur
hf

�

uhrung der Beoba
htungskampagnen etwa ein Drittel der

zur Verf

�

ugung stehenden Zeit f

�

ur die Messung von Standardsternen benutzt.

Der Verglei
h der mit TIMMI2 gemessenen atmosph

�

aris
hen Transmissionskurve mit

der vom Gemini-Observatoriumma
hte au
h die Kalibrierung der Wellenl

�

ange m

�

ogli
h.

Man erkennt zahlrei
he Details in beiden Kurven, so dass die aus der Gemini-

Transmission bekannte Wellenl

�

ange des Merkmals zur Ei
hung des TIMMI-Spektrums

benutzt werden konnte. Die Lambda-zu-Pixel-Abh

�

angigkeit der Merkmale wurde an-

s
hlie�end mit einem quadratis
hen Polynom ge�ttet. F

�

ur die drei Kampagnen ergaben

si
h lei
hte Unters
hiede im konstanten Term des quadratis
hen Polynoms, was dur
h

eine etwas unters
hiedli
he Position des Spektrums auf dem Detektor erkl

�

art werden

25



0

0.05

0.1

0.15

0.2

0.25

0.3

0 50 100 150 200 250

S
o
b
j  

 (
re

l.
 E

in
h
e
it
e
n
)

rel. x-Position (Pixel)

Haro 6-10 Nord  (AM=1,93)

0

0.05

0.1

0.15

0.2

0.25

0.3

0.35

0.4

8 9 10 11 12 13

I o
b
j  

 (
1
0

-1
6
 W

 c
m

-2
µ

m
-1

)

λ   (µm)

Haro 6-10 Nord, kalibriertes Spektrum

Abbildung 2.9: Links: Gemessenes Spektrum des TTauri-Objektes Haro6-10 (n

�

ordli
he Komponente).

Re
hts: Das von atmosph

�

aris
hen und instrumentellen Ein


�

ussen befreite sowie wellenl

�

angen-geei
hte

Spektrum des Objektes.

kann. Die Ei
hungen wurden ermittelt zu:

Feb. 2002: �(x) = 2;07 � 10

�6

x

2

+ 0;02 x+ 8;19 (2.7)

Jun. 2002: �(x) = 2;07 � 10

�6

x

2

+ 0;02 x+ 8;07 (2.8)

Dez. 2002: �(x) = 2;07 � 10

�6

x

2

+ 0;02 x+ 7;99 (2.9)

mit x = absolute x-Detektorkoordinate in Pixel, die relative Position des extrahierten

Bildauss
hnittes (hier �x = 25pix) ist zu ber

�

u
ksi
htigen.

Das gemessene Spektrum S

obj

(�) der n

�

ordli
hen Komponente von Haro 6-10

(Abb. 2.9, links) kann nun mit den f

�

ur A(�) und R(�) ermittelten Funktionen na
h For-

mel 2.5 von atmosph

�

aris
hen und instrumentellen Ein


�

ussen befreit werden. Ans
hlie-

�end erfolgt die Wellenl

�

angenei
hung der Spektren. Das Resultat ist in Abbildung 2.9

(re
hts) wiedergegeben. Mit der hier bes
hriebenen Methode wurde die atmosph

�

aris
he

Transmission, die bei vers
hiedenen Luftmassen mit Hilfe der Standardsterne bestimmt

wurde, f

�

ur die Luftmasse bei der Beoba
htung des Objektes bere
hnet. Der st

�

orende

E�ekt der atmosph

�

aris
hen Transmission konnte auf diese Weise eliminiert werden.

Die Methode beruht auf der Annahme, dass die atmosph

�

aris
he Transmission nur von

der Luftmasse und ni
ht von anderen E�ekten abh

�

angt. Da dies ni
ht zwangsl

�

au�g

der Fall ist (da si
h z.B. die Wetterlage bei der Beoba
htung der Standardsterne und

des Objektes ge

�

andert haben kann) muss mit einer unvollst

�

andigen Kompensation ge-

re
hnet werden. Trotzdem lieferte die Methode im Allgemeinen sehr gute Resultate,

insbesondere, wenn die Messung der Standardsterne zeitli
h nahe bei der Messung des

Objektes erfolgte.

2.3.3 Photometris
he Messung

Bei der Aufnahme der Daten wurden zus

�

atzli
h zu den spektroskopis
hen Messungen

au
h Aufnahmen im abbildenden Modus gema
ht. Diese Daten wurden zur photome-
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Tabelle 2.5: Z

�

ahlrate pro Sekunde und Jansky ermittelt aus den photometris
hen Daten der Stan-

dardsterne der Na
ht vom 5. Feb. 2002 (gemessen mit Filter N11,9).

Zeit (UT) Standardstern Fluss (Jy) Luftmasse Z

�

ahlrate (s

�1

Jy

�1

)

00:05 HD32887 41,50 1,02 5535

01:35 HD29139 491,00 1,55 4857

03:46 HD37160 6,91 1,66 3894

06:07 HD123139 40,80 1,43 5170

07:41 HD123139 40,80 1,12 4819

09:59 HD124897 535,00 1,51 4599

tris
hen Kalibrierung der Spektren benutzt. Dazu wurden zun

�

a
hst die gemessenen

Detektor-Z

�

ahlraten der Standardsterne mit deren theoretis
hen Strahlungs


�

ussen f

�

ur

die vers
hiedenen TIMMI2-Filter (Quelle: TIMMI2 user's manual

6

) geei
ht. Die Ei-


hung wurde dann auf die Z

�

ahlraten der TTauri-Objekte angewandt um deren Strah-

lungs


�

usse zu ermitteln. Der Verglei
h der Z

�

ahlraten vers
hiedener Messungen von

Standardsternen einer Na
ht zeigt, dass die Ei
hung ni
ht konstant ist (Tab. 2.5). Die

Standardabwei
hung von der mittleren Z

�

ahlrate (4812 s

�1

Jy

�1

) betrug z.B. in der

Na
ht vom 5. Februar 11,5%. Der Verglei
h mit der bei der Beoba
htung vorliegen-

den Luftmasse zeigt, dass deren Ein
uss ni
ht (allein) f

�

ur die Streuung verantwortli
h

sein kann, vielmehr ma
ht si
h der Ein
uss der generell variierenden atmosph

�

aris
hen

Transmission bemerkbar (vgl. Abb. 2.8, re
hts). Zur photometris
hen Kalibrierung der

TTauri-Helligkeiten wurden die Z

�

ahlraten jeweils einer Standardstern-Messung vor und

na
h der Messung des TTauri-Objektes linear interpoliert (resultierende Werte siehe

Tab. 2.6). Ans
hlie�end wurde unter Ber

�

u
ksi
htigung der Filtertransmission der Fluss

im entspre
henden Spektralberei
h der TTauri-Spektren mit der photometris
hen Mes-

sung vergli
hen und s
hlie�li
h dur
h Skalierung des Spektrums in

�

Ubereinstimmung

gebra
ht.

An dieser Stelle soll eine Anmerkung zu den verwendeten Einheiten erfolgen: bis hier-

her wurde f

�

ur die spektrale Strahlungs
ussdi
hte die Einheit W
m

�2

�m

�1

verwendet.

In dieser De�nition ist der Strahlungs
uss F

�

proportional zum verwendeten Wel-

lenl

�

angenintervall. Das ist zwe
km

�

assig, da wegen der linearen Dispersion des Li
hts

dur
h das Prisma, pro Pixel ein konstantes Wellenl

�

angenintervall erfasst wird. F

�

ur den

Fluss im mittleren Infrarot-Berei
h hat si
h jedo
h die Einheit Jansky (Jy) etabliert.

Es gilt 1 Jy = 10

�26

Wm

�2

Hz

�1

. Der Strahlungs
uss F

�

in Jansky ist proportional

zum Frequenzintervall. Die Umre
hnung ergibt si
h wegen d� = �




�

2

d� zu

F

�

(Jy) = 3:3 � 10

15

F

�

�

2

(W
m

�2

�m

�1

) (2.10)

mit � in �m.

�

Ubli
herweise wird au
h bei Benutzung der Einheit Jansky f

�

ur den Strah-

lungs
uss im Spektrum die Wellenl

�

ange auf der x-A
hse weiterhin in �m aufgetragen.

6

Zu �nden unter http://www.ls.eso.org/lasilla/s
iops/timmi/html/uman/LSO-TIMMI-MAN.html.
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2.4

�

Ubersi
ht

�

uber die gemessenen TTauri-Spektren

Die kalibrierten Spektren aller, w

�

ahrend der drei Kampagnen beoba
hteten TTauri-

Objekte, sind in den Abbildungen 2.10 bis 2.13 dargestellt. Bereits auf den ersten

Bli
k ist eine Vielzahl vers
hiedener Formen zu erkennen. Das Silikatband tritt sowohl

in Emission (z.B. AKS
o, TWHya) als au
h in Absorption (z.B. Haro 6-10, beide

Komponenten) auf. Die Emission/Absorption ist bei vers
hiedenen Objekten unter-

s
hiedli
h stark ausgepr

�

agt. Einige TTauri-Sterne zeigen au
h einen 
a
hen Verlauf

des Spektrums (z.B. DGTau, TTau). In Tabelle 2.6 ist die gemessene Helligkeit in

den Spektralberei
hen der Filter N11,9 und N8,9

7

, das Auftreten von Emissions-

bzw. Absorptions-Eigens
haften und deren Ausgepr

�

agtheit, sowie die V-Helligkeit

aufgelistet. Von den insgesamt 35 Objekten

8

weisen 22 das Silikatband in Emission auf,

w

�

ahrend bei 8 Objekten Silikatabsorption auftritt. Bei 5 Objekten ist das Spektrum


a
h oder keine si
here Zuordnung m

�

ogli
h. Allerdings kann ein gewisser Auswahl-

e�ekt zu Gunsten von Objekten mit Silikatabsorption vorhanden sein, da speziell

einige interessante Objekte mit so genanntem

"

Infrarot-Begleiter\ in die Liste der

zu beoba
htenden Objekte aufgenommen worden sind (wie Haro 6-10 und VVCrA).

Die Helligkeit von Infrarot-Begleitern nimmt zu k

�

urzeren stark Wellenl

�

angen ab,

was auf eine starke Extinktion entlang der Si
htlinie dur
h di�usen Staub hinweist

(Koresko et al. 1997). Dieser Staub k

�

onnte au
h die Silikatabsorption verursa
hen.

M

�

ogli
herweise ist der tats

�

a
hli
he Anteil von Objekten mit Silikatabsorption geringer

als in der hier vorliegenden Auswahl.

7

Die Messung mit dem N8,9-Filter erfolgte ni
ht bei allen Objekten.

8

Von den 31 TTauri-Objekten konnten in 4 F

�

allen getrennte Spektren zweier Komponenten aufgenommen werden.
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Abbildung 2.10:

�

Ubersi
ht

�

uber alle gemessenen TTauri-Spektren (Seite 1 von 4). Ordnung der Objek-

te na
h Rektaszension (s. Tab. 2.3). Die in zahlrei
hen Spektren si
htbare L

�

u
ke von 9,14 bis 9,67�m

ist auf einen defekten Auslese-Kanal des TIMMI2-Detektors zur

�

u
kzuf

�

uhren.
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Abbildung 2.11:

�

Ubersi
ht

�

uber alle gemessenen TTauri-Spektren, Fortsetzung (Seite 2 von 4).
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Abbildung 2.12:

�

Ubersi
ht

�

uber alle gemessenen TTauri-Spektren, Fortsetzung (Seite 3 von 4).
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Abbildung 2.13:

�

Ubersi
ht

�

uber alle gemessenen TTauri-Spektren, Fortseztung (Seite 4 von 4). Der

im letzten Plot dargestellte mittlere Fehler wurde dur
h Verglei
h von unabh

�

angigen Messungen von

Glass I, Haro,6-10 und SCrANW bestimmt. Die zur Analyse benutzten Messungen fanden jeweils

w

�

ahrend einer Messkampagne statt, so dass m

�

ogli
he Variabilit

�

at der Objekte ni
ht zu fals
hen Er-

gebnissen f

�

uhren kann (Einzelheiten im Abs
hnitt 2.4.1

"

Fehleranalyse\).
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Tabelle 2.6: Objektliste mit gemessenen Helligkeiten in den Spektralberei
hen der TIMMI2-Filter

N11,9 und N8,9, V

mag

(bei multiplen Objekten Gesamthelligkeit) sowie Aufteten von Silikatemission

oder -absorption (+ = stark ausgepr

�

agt). Ordnung der Objekte na
h Rektaszension (s. Tab. 2.3).

Objekt Datum Zeit (UT) N11,9 (Jy) N8,9 (Jy) V (mag) Em./Ab.

TTau 06-02-02 02:11 13,8 10,8 9,6

TTau 24-12-02 01:40 14,1 9,93 9,6

DGTauB 25-12-02 04:56 1,14 0,60 20,5

1

A+

DGTau 25-12-02 03:17 3,88 2,76 12,4

2

Haro 6-10 N 05-02-02 01:52 14,8 7,19 A+

Haro 6-10 N 06-02-02 00:41 14,0 7,19 A+

Haro 6-10 N 06-02-02 00:52 14,0 7,19 A+

Haro 6-10 N 24-12-02 04:44 15,6 6,33 A+

Haro 6-10 N 26-12-02 01:36 16,5 6,61 A+

Haro 6-10 N 26-12-02 01:51 16,5 6,61 A+

Haro 6-10 S 05-02-02 01:53 5,57 3,25 16,6

2

A

Haro 6-10 S 06-02-02 00:42 5,25 3,68 16,6

2

A

Haro 6-10 S 06-02-02 00:53 5,25 3,68 16,6

2

A

Haro 6-10 S 24-12-02 04:45 4,14 2,89 16,6

2

A

Haro 6-10 S 26-12-02 01:37 4,89 3,08 16,6

2

A

Haro 6-10 S 26-12-02 01:52 4,89 3,08 16,6

2

A

HLTau 24-12-02 05:35 6,89 4,61 14,6

�

A

GGTau 24-12-02 03:08 0,80 0,71 12,3 E+

DOTau 27-12-02 03:41 2,00 1,52 13,5

DQTau 25-12-02 01:45 0,75 0,63 13,7 E

DRTau 27-12-02 02:04 1,96 1,69 13,6 E

SUAur 26-12-02 02:49 3,60 2,77 9,4 E+

GWOri 26-12-02 04:08 6,30 4,36 9,9 E+

FUOri 25-12-02 06:04 5,96 5,34 8,9 E

ZCMa 06-02-02 03:28 164 145 9,9

ZCMa 26-12-02 05:36 132 114 9,9

BBW76 27-12-02 05:06 0,63 0,56 12,2

3

E

CRCha 25-12-02 07:15 0,77 0,57 11,4 E+

TWHya 07-06-02 02:12 0,61 11,1 E+

TWHya 25-12-02 08:36 0,62 11,1 E+

VWCha 27-12-02 06:27 0,74 0,75 12,6 E

Glass I 05-02-02 09:17 9,69 7,40 13,3 E+

Glass I 06-02-02 06:37 7,82 6,22 13,3 E+

Glass I 08-06-02 00:32 9,75 13,3 E+

Glass I 24-12-02 07:26 8,24 5,51 13,3 E+

Ced111 IRS5 08-06-02 02:14 7,33

Ced111 IRS5 26-12-02 08:47 6,33

VZCha 26-12-02 07:19 0,50 E

WWCha 08-06-02 02:53 5,89 4,48 13,3 E+

WWCha 24-12-02 08:26 4,59 13,3 E+

DKCha 08-06-02 03:48 32,7 18,6

4

A

Sz 82 08-06-02 04:58 0,58 12,1 E

RULup 07-06-02 04:12 2,40 11,4 E

AS 205 NE 07-06-02 05:41 6,37 E

AS 205 NE 07-06-02 05:49 6,37 E

AS 205 SW 07-06-02 05:03 2,05

�

12,1

E+

HBC639 06-02-02 08:48 2,77 2,08 14,8 E

Elias 29 08-06-02 07:01 29,1 2,09 A+

Haro 1-16 08-06-02 07:23 0,94 12,6 E+

AKS
o 07-06-02 06:18 2,10 9,1 E+

SCrA NW 07-06-02 09:28 3,37 E

SCrA NW 08-06-02 09:14 3,37 E

SCrA SE 07-06-02 09:29 1,69 E

SCrA SE 08-06-02 09:32 1,69

)

10,7

E

VVCrA SW 07-06-02 08:34 19,6 13,1

5

A

VVCrA NE 07-06-02 08:56 8,61 A+

Referenzen: 1:Mundt & Fried (1983) ,2:Kenyon & Hartmann (1995), 3:Reipurth et al. (2002), 4:Hughes

et al. (1991), 5:Marra
o & Rydgren (1981), alle anderen V-Helligkeiten: SIMBAD Datenbank.

� HLTau: V-Helligkeit des umgebenden Re
exionsnebel, Objekt im Visuellen ni
ht beoba
htbar.
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2.4.1 Fehleranalyse

Mit Hilfe von wiederholt gemessenen Spektren desselben Objektes wurde eine Feh-

leranalyse zur Beurteilung der Qualit

�

at der Daten dur
hgef

�

uhrt. Um auszus
hlie-

�en, dass eine m

�

ogli
he Variabilit

�

at des Objektes einen ni
ht vorhandenen Messfehler

vort

�

aus
hen k

�

onnte, wurden nur jeweils sol
he Datens

�

atze vergli
hen, die w

�

ahrend einer

Messkampagne aufgenommen wurden. Im Einzelnen handelte es si
h um jeweils zwei

Spektren von Glass I (vom 6.+7. Feb.), Haro 6-10 (vom 5.+6. Feb. sowie vom 24.+26

Dez.) und SCrANW (vom 7.+8. Jun.). Aus jedem Daten-Paar wurde das mittlere

Spektrum und der prozentuale Fehler bere
hnet. Die Fehler aller vier Daten-Paare

wurden dann gemittelt. Das Ergebnis ist im letzten Plot von Abbildung 2.13 zu sehen.

Im Dur
hs
hnitt betr

�

agt der Fehler im Spektrum 9%. Da die Helligkeit der zur Analyse

benutzten Objekte vergli
hen mit anderen Objekten relativ gro� ist (Tab. 2.6), kann

der statistis
he Fehler bei s
hwa
hen Objekten ggf. au
h gr

�

o�er sein.

Einige der Objekte wurden au
h mit dem Instrument ISOPHOT des weltraumgest

�

utz-

ten Infrared Spa
e Observatory, kurz ISO, beoba
htet. Das Instrument erlaubte spek-

troskopis
he Beoba
htungen in den Berei
hen 2,5{4,9�m und 5,8{11,6�m. Es ist also

eine

�

Uberlappung mit dem Spektralberei
h der TIMMI2-Messungen vorhanden. Bei

einigen ausgew

�

ahlten Objekten, von denen au
h ISOPHOT-Spektren vorhanden sind,

wurden diese zur Aufde
kung von m

�

ogli
hen systematis
hen Fehlern zusammen mit

den TIMMI2-Spektren geplottet (Abb. 2.14). Der Verglei
h der TIMMI2-Daten mit

den ISOPHOT-Daten zeigt in den meisten F

�

allen eine gute

�

Ubereinstimmung. In ei-

nigen F

�

allen sind Abwei
hungen von mehr als dem statistis
hen Fehler von 9% der

TIMMI2-Daten vorhanden. Der Grund hierf

�

ur wird in der Variabilit

�

at der betre�en-

den Objekte angenommen (z.B. bei VVCrA, s. Abs. 4.3.1).

2.4.2 Auftreten von Silikatemission und -absorption

Der Ursprung f

�

ur die Silikatemission wird in der oberen, optis
h d

�

unnen Staubs
hi
ht

der ansonsten optis
h di
ken Akkretionss
heibe angenommen. Diese S
hi
ht wird dur
h

die Strahlung des zentralen Sterns aufgeheizt, so dass das Silikatband in Emission er-

s
heint. Von einigen Objekten ist bekannt, dass der Inklinationswinkel, unter dem die

S
heibe beoba
htet wird, klein ist: man bli
kt direkt auf die hei�e obere S
hi
ht der

S
heibe. Das ist der Fall bei TWHya mit i � 0

Æ

(Krist et al. 2000) und GGTau mit

i � 37

Æ

(Silber et al. 2000). Diese beiden Objekte zeigen deutli
h ausgepr

�

agte Silikate-

mission, was mit der Theorie im Einklang ist.

Im Fall von DGTauB betr

�

agt der Inklinationswinkel dagegen i � 90

Æ

, so dass die S
hei-

be in der

�

Aquatorialebene beoba
htet wird (Abb. 1.2 der Einleitung). In der Si
htlinie

be�ndet si
h das k

�

uhlere Material der

�

au�eren S
heibe vor den helleren inneren Be-

rei
hen. Das Silikatband sollte daher in Absorption beoba
htet werden, was au
h der

Fall ist. F

�

ur eine gro�e optis
he Tiefe spri
ht au
h die s
hwa
he visuelle Helligkeit von

V

DGTauB

= 20;5mag im Verglei
h zu der f

�

ur TTauri-Sterne der Taurus-Region ohne Si-

likatabsorption typis
hen Helligkeit von V � 13mag.

Ein weiteres Objekt mit Silikatabsorption ist HLTau. Au
h hier liegt starke Extinktion
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Abbildung 2.14: Der Verglei
h von TIMMI2-Daten mit ISOPHOT-Daten zeigt in den meisten F

�

allen

eine gute

�

Ubereinstimmung. Im Fall von VVCrA wird die Diskrepanz auf Variabilit

�

at des Objektes

zur

�

u
kgef

�

uhrt (Abs. 4.3.1). Zur Bestimmung des Kontinuums wurde bei den Emissions-Spektren ein

quadratis
hes Polynom an alle Datenpunkte unter 8�m und

�

uber 13�m ge�ttet (n

�

aheres dazu im

Abs. 2.5,

"

Analyse der Silikat-Emissionsspektren\).
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vor. Das Objekt ist im Visuellen ni
ht beoba
htbar, sondern ledigli
h der umgebende

Re
exionsnebel (Stapelfeldt et al. 1995). Men'sh
hikov et al. (1999) zeigte mit Modell-

re
hnungen, dass ein Staub-Torus die Beoba
htung des Objektes im Visuellen verhin-

dert. Der k

�

uhlere Staub der

�

au�eren Regionen des Torus kann au
h f

�

ur die beoba
htete

Silikatsbsorption verantwortli
h gema
ht werden.

Wie bereits erw

�

ahnt ist au
h bei Objekten mit Infrarot-Begleiter, wie Haro 6-10 und

VVCrA, mit in der Si
htlinie vorhandenem di�usen Staub und somit starker Extinktion

zu re
hnen. Au
h bei diesen Objekten wird das Silikatband in Absorption beoba
htet.

Die Beoba
htung des Silikatbandes in Emission oder Absorption l

�

asst si
h also in den

meisten F

�

allen mit dem Ein
uss des Inklinationswinkels oder dem Vorhandensein von

di�usem Staub in der Si
htlinie erkl

�

aren. Im folgenden Abs
hnitt soll eine genauere

Untersu
hung des Silikatbandes in Emission bes
hrieben werden. Wie si
h zeigen wird,

besteht eine Beziehung zwis
hen der St

�

arke und der expliziten Form des Emissions-

bandes.

2.5 Analyse der Silikat-Emissionsspektren

Bei n

�

aherer Betra
htung der gemessenen TTauri-Spektren mit dem Silikatband in

Emission f

�

allt auf, dass sowohl die Form des Spektrums als au
h die St

�

arke der

Emission variiert. Das Spektrum man
her Objekte, wie z.B. AKS
o, AS 205 SW

und Haro 1-16, zeigt einen spitzen Verlauf mit einem ausgepr

�

agten Maximum bei

� = 9; 8�m. Bei anderen Objekten ist die Form der Silikatemission 
a
her bzw.

plateauf

�

ormig, wie z.B. bei DRTau, RULup und HBC639. Die Emission s
heint

bei diesen Objekten glei
hzeitig ni
ht so stark zu sein, wie bei jenen mit spitzem

Verlauf. Generell ist die Form und die St

�

arke des Silikatspektrums mit Staubpara-

metern wie 
hemis
her Zusammensetzung und Korngr

�

o�e verkn

�

upft (Abs. 2.1). In

der Arbeit von Bouwman et al. (2001) wurde der Ein
uss der Korngr

�

o�e auf das

Silikatspektrum analysiert. Demna
h ist der E�ekt der Staubteil
hen-Gr

�

o�e besonders

wi
htig bei amorphem Olivin. Verglei
ht man den AbsorptionskoeÆzienten von

Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 0,1�m mit dem von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von

2,0�m (Abb. 2.4), so f

�

allt auf, dass au
h hier der Verlauf einmal stark ausgepr

�

agt

ist und ein Maximum bei � = 9; 8�m aufweist. Im anderen Fall ist der Verlauf

relativ s
hwa
h und plateauf

�

ormig. Um einen m

�

ogli
hen Zusammenhang zwis
hen

Form und St

�

arke des Emissionsbandes au
h in den gemessenen Spektren der TTauri-

Sterne aufde
ken zu k

�

onnen, m

�

ussen diese Eigens
haften zun

�

a
hst quanti�ziert werden.

2.5.1 Quantisierung der St

�

arke und Form der Emissionsspektren

Zur Beurteilung der St

�

arke des Emissionsbandes ist die Kenntnis der Lage des Konti-

nuums im Spektrum notwendig. Das Kontinuum kann in Spektralberei
hen bestimmt

werden, in denen keine Emissions- oder Absorptionsmerkmale von Silikaten oder an-

deren Sto�en vorhanden sind. Andererseits sollten { da au
h das Kontinuum einen
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wellenl

�

angenabh

�

angigen Verlauf hat { die Berei
he zu dessen Bestimmung nahe am

Silikatband sein. Bei der Dur
hsi
ht von theoretis
h ermittelten und im Labor gemes-

senen Spektren von vers
hiedenen Silikaten zeigte si
h, dass zum einen der Berei
h von

5�m bis 8�m diesen Anforderungen gen

�

ugt. Zum anderen �ndet si
h bei 13�m bis

14�m ein weiterer Berei
h, der abgesehen von einem s
hwa
hen Ein
uss von Enstatit

frei von spektralen Merkmalen ist (Bouwman et al. 2001, Henning et al. 1995). Bei den

gemessenen TTauri-Spektren kann ein Ein
uss von Enstatit ohnehin, wenn

�

uberhaupt,

nur sehr gering sein, da dieses Silikat ein au�

�

alliges Spektrum mit zahlrei
hen Maxima

hat (z.B. bei 9,2�m, 9,4�m und 11,5�m), diese jedo
h ni
ht erkennbar sind.

Die TIMMI2-Messungen der TTauri-Spektren umfassen einen Berei
h von � =

8; 0�m�13; 2�m, am langwelligen Ende des Berei
hes erfolgte daher die Messung des

Kontinuums. Am kurzwelligen Ende muss dies jedo
h ni
ht mit Si
herheit der Fall sein.

Hier kann die Zuhilfenahme von ISOPHOT-Spektren n

�

utzli
h sein, da diese im Berei
h

von � = 5; 8�m�11; 6�m Daten zur Verf

�

ugung stellen. In Abbildung 2.14 wurden die

TIMMI2-Daten mit ISOPHOT-Daten vergli
hen. Man erkennt, dass bei den Spektren

mit Silikatemission im Berei
h von 6�m bis 8�m die Emission in den 
a
hen Verlauf

des Kontinuums

�

ubergeht. Zur Bestimmung des Kontinuums im Berei
h des Silikatban-

des wurde ein quadratis
hes Polynom an die ISOPHOT-Datenpunkte unterhalb von

8�m und an die TIMMI2-Datenpunkte oberhalb von 13�m ge�ttet. Der Verlauf der

ge�tteten Kurve zeigt, dass au
h die TIMMI2-Daten bei 8�m das Kontinuum gerade

errei
hen. Im Berei
h des Silikatbandes ist der Verlauf au�erdem weitestgehend linear.

Da ni
ht von allen mit TIMMI2 gemessenen Objekten au
h ISOPHOT-Daten zur

Verf

�

ugung stehen, andererseits jedo
h zum besseren Verglei
h der Spektren das Konti-

nuum bei allen Objekten auf die glei
he Art und Weise bestimmt werden sollte, wurde

folgende Vorgehensweise gew

�

ahlt: Das Kontinuum wurde an den

�

au�eren Enden des

TIMMI2-Berei
hes, bei 8,2�m und bei 13,0�m, gemessen. Um die Genauigkeit bei der

Bestimmung der Punkte zu erh

�

ohen wurde jeweils ein kleiner Berei
h von �0; 2�m

um die Punkte gemittelt. Im Berei
h zwis
hen diesen Punkten wurde das Kontinuum

linear interpoliert.

Mit Kenntnis des Kontinuums k

�

onnen nun kontinuum-normalisierte Spektren bere
h-

net werden. Diese wurden bere
hnet na
h:

F

norm

(�) = 1 +

F

total

(�)� F

kont

(�)

hF

kont

(�)i

(2.11)

mit

F

norm

(�) : kontinuum-normalisierter Fluss;

F

total

(�) : Gesamt
uss im gemessenen Spektrum;

F

kont

(�) : Fluss des Kontinuums;

h:::i : arithmetis
hes Mittel im Berei
h � = 8�m� 13�m:

Der Vorteil dieser De�nition ist, dass die Form des Spektrums erhalten bleibt, au
h

wenn das Kontinuum einen abfallenden oder ansteigenden Verlauf hat. Im Falle ei-

nes konstanten Kontinuums geht diese De�nition in die oft verwendete Form F

norm

=
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Abbildung 2.15: Kontinuum-normalisierte Emissionsspektren ausgew

�

ahlter TTauri-Sterne sortiert

na
h der St

�

arke der Emission. Zur besseren Darstellung wurden nur Spektren mit S=N > 2 geplottet

und die Spektren mit einem Box
ar-Filter gegl

�

attet (Box-Breite = 0,3�m). Die St

�

arke ist de�niert

als H

�

ohe des Maximums

�

uber dem Kontinuum. Es ist ein kontinuierli
her

�

Ubergang von s
hwa
hen

Spektren mit plateauf

�

ormigem Verlauf zu starken Spektren mit spitzem Verlauf zu erkennen.

F

total

=F

kont

�

uber. Im n

�

a
hsten S
hritt wurde das Fluss-Maximum in den kontinuum-

normalisierten Spektren bestimmt. Dieser Wert ist wegen der Normalisierung un-

abh

�

angig von der intrinsis
hen Helligkeit des betre�enden Objektes und wird im Fol-

genden als Indikator f

�

ur die Emissions-St

�

arke benutzt.

In Abbildung 2.15 sind die Emissionsspektren von ausgew

�

ahlten TTauri-Sternen na
h

ihrer St

�

arke sortiert geplottet. Die Auswahl erfolgte na
h der St

�

arke des Silikatbandes

bzgl. des Raus
hens im Spektrum. Die St

�

arke des Silikatbandes ist die H

�

ohe

�

uber dem

Kontinuum. Das Raus
hen wurde im Berei
h von 12,55�m bis 13,05�m dur
h Bere
h-

nung der Standardabwei
hung ermittelt. Geplottet wurden alle Emisionsspektren mit

einem Verh

�

altnis der St

�

arke zum Raus
hen (S=N) gr

�

o�er als 2. Man erkennt deutli
h

den

�

Ubergang von s
hwa
hen, plateauf

�

ormigen Spektren zu starken Spektren mit spit-

zem Verlauf.

Zur Untersu
hung der Form der Emissionsspektren wurde einem Ansatz gefolgt, der

au
h von van Boekel et al. (2003) zur Analyse von Spektren von HerbigAe/Be-Sternen

angewandt wurde. Der Indikator f

�

ur die Form des Spektrums ist gegeben dur
h das

Verh

�

altnis der Fl

�

usse bei �

1

= 11;3�m und �

2

= 9;8�m. Wie die vertikalen, ge-

stri
helten Linien im Plot von Abbildung 2.15 verans
hauli
hen sollen, variiert das

Flussverh

�

altnis beim

�

Ubergang von plateauf

�

ormigen zu spitzen Spektren. Zur expli-
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Abbildung 2.16: Korrelation von St

�

arke und Form der Silikatemission. Die St

�

arke ist de�niert dur
h

den maximalen kontinuum-normalisierten Fluss, die Form dur
h das Emissions-Flussverh

�

altnis bei

11,3�m zu dem bei 9,8�m. Der lineare Fit dur
h die Datenpunkte ist gestri
helt eingezei
hnet.

ziten Bestimmung des Form-Indikators F

11;3=9;8

wurde das jeweilige Kontinuum vom

gemessenen Gesamt
uss bei �

1

bzw. �

2

subtrahiert and ans
hlie�end das Verh

�

altnis

gebildet:

F

11;3=9;8

=

F

total

(�

1

)� F

kont

(�

1

)

F

total

(�

2

)� F


ont

(�

2

)

: (2.12)

2.5.2 Korrelation von St

�

arke und Form der Emissionsspektren

Wird zu jedem Objekt

9

das Flussverh

�

altnis F

11;3=9;8

gegen die St

�

arke der Emission

in ein Diagramm eingetragen

10

, so tritt eine deutli
he Korrelation zwis
hen diesen

beiden Gr

�

o�en zu Tage (Abb. 2.16). Objekte mit starker Silikatemission haben klei-

ne Flussverh

�

altnisse F

11;3=9;8

bis hinunter zu 0,5 , w

�

ahrend Objekte mit s
hwa
her

Silikatemission ein F

11;3=9;8

von etwa 1 aufweisen (im Fall von SCrANW sogar 1,4).

Zwis
hen diesen beiden Extremen sind die Datenpunkte kontinuierli
h verteilt. Der

gewi
htete Fit der linearen Funktion y = a + bx an die Datenpunkte ergibt f

�

ur die

KoeÆzienten: a = 1;08� 0;10 und b = �0;15� 0;04.

Die dargestellten Fehlerkreuze (2�-Fehler) resultieren aus der Analyse von zwei

m

�

ogli
hen Fehlerquellen. Zum einen wurde die Unsi
herheit bei der Bestimmung des

Flussverh

�

altnisses und der St

�

arke der Emission ermittelt, die dur
h das Raus
hen in

den Spektren gegeben ist. Dazu wurde die Standardabwei
hung der Datenpunkte von

9

Es wurden nur Objekte verwendet, deren Emissionsspektren mit einem S=N > 2 gemessen wurden (Abs. 2.5.1).

10

Im Fall von mehrfa
hen Messungen eines Objektes wurden die Werte gemittelt.
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Abbildung 2.17: Links: Dargestellt ist der Fehler, der dur
h das Raus
hen in den Spektren verursa
ht

wird. Re
hts: Die Fehlerkreuze markieren den Berei
h f

�

ur die Lage der Datenpunkte, in dem eine

bis zu 10% fals
he Festlegung des Kontinuums bei 8�m bzw. 13�m f

�

uhren w

�

urde. Zur Bere
hnung

der endg

�

ultigen Fehlerkreuze in Abbildung 2.16 wurden die beiden ermittelten Fehler quadratis
h

summiert.

einem linearem Fit in einem Berei
h von � = �0;2�m um � = 9;8�m bzw. 11; 3�m

und beim Maximum bere
hnet und dur
h die Wurzel der Anzahl der Datenpunkte

dividiert. Die so ermittelten Fehler sind im Diagramm 2.17 (links) dargestellt. Da die

Lage des Kontinuums bei der bes
hriebenen Datenanalyse eine ents
heidende Rolle

spielt, wurde ein Fehler bei dessen Festlegung genauer untersu
ht. Falls beispielsweise

das tats

�

a
hli
he Kontinuum bei � = 8�m niedriger ist als angenommen, so hat dies

sowohl einen E�ekt auf die ermittelte Emissions-St

�

arke als au
h auf das Flussverh

�

altnis

F

11;3=9;8

. Das Maximum der kontinuum-normierten Spektren w

�

are in Wirkli
hkeit

gr

�

o�er als ermittelt. Der kontinuum-subtrahierte Fluss bei �

1

= 11;3�m w

�

urde weniger

stark unters
h

�

atzt werden als der bei �

2

= 9;8�m, so dass das Flussverh

�

altnis F

11;3=9;8

in Wirkli
hkeit kleiner w

�

are, als ermittelt. Der Datenpunkt hat si
h also dur
h die

Fehleins
h

�

atzung na
h oben links verlagert. Im Diagramm 2.17 (re
hts) ist der E�ekt

eines um � 10% fals
h bestimmten Kontinuums bei � = 8�m und bei � = 13�m

dargestellt. Der E�ekt ist unters
hiedli
h je na
h Position des Datenpunktes im

Diagramm. Besonders stark wirkt er si
h beim Flussverh

�

altnis F

11;3=9;8

von Objekten

mit s
hwa
her Emission aus (�F

11;3=9;8

� 20%). Umgekehrt wird das Flussverh

�

altnis

F

11;3=9;8

bei Objekten mit starker Emission wenig beein
usst (�F

11;3=9;8

� 3%).

Zur Bere
hnung des endg

�

ultigen Fehlers wurde der Fehler dur
h das Raus
hen im

Spektrum und der Fehler dur
h ein � 10% fals
h bestimmtes Kontinuum quadratis
h

summiert.

Es sei erw

�

ahnt, dass eine

�

ahnli
he Korrelation au
h von van Boekel et al. (2003)

f

�

ur HerbigAe/Be -Sterne (Gruppe II) festgestellt wurde. Der Autor ermittelte die

KoeÆzienten f

�

ur diese Klasse von jungen Sternen mit mittlerer Masse (2{8M

�

) mittels

eines ungewi
hteten Fits zu a = 1;48 und b = �0;28 (priv. Kommunikation).
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2.5.3 Identi�kation ves
hiedener Silikate

Die beoba
htete Korrelation zwis
hen Form und Gr

�

o�e der Silikat-Emissionsspektren

l

�

asst si
h qualitativ dur
h das Vorhandensein von vers
hiedenen Staubkorngr

�

o�en er-

kl

�

aren. Es wurde bisher jedo
h keine Aussage

�

uber den quantitativen Gehalt an Staub

vers
hiedener Korngr

�

o�en oder Zusammensetzungen gema
ht. In diesem Abs
hnitt soll

die Analyse der Form der Silikat-Emissionsspektren in quantitativer Weise erfolgen.

Grundlage dazu bilden die theoretis
hen Silikatspektren von Bouwman et al. (2001),

die im einleitenden Abs
hnitt dieses Kapitels in Abbildung 2.4 gezeigt wurden. Bei

Betra
htung der theoretis
hen Spektren fallen deutli
he Unters
hiede bei den vers
hie-

denen Silikaten auf. Neben der s
hon diskutierten Abh

�

angigkeit von der Korngr

�

o�e bei

Olivin, ist zu erkennen, dass au
h die Spektren der kristallinen Silikate Enstatit, For-

sterit und Quarz bestimmte Merkmale haben. Enstatit weist ein Spektrum mit vielen

Nebenmaxima auf (z.B. bei � = 9,2�m, 9,4�m und 11,5�m), w

�

ahrend Forsterit im

Wesentli
hen nur ein Hauptmaximum bei � = 11;3�m hat. Quarz zeigt ein starkes

Maximum bei � = 9�m und ein s
hw

�

a
heres bei � = 12;5�m, im Berei
h dazwis
hen

betr

�

agt der AbsorptionskoeÆzient Null. Beim Verglei
h der theoretis
hen Spektren mit

den beoba
hteten k

�

onnen au
h bei diesen die vers
hiedenen Merkmale identi�ziert bzw.

ni
ht identi�ziert werden. Im Einzelnen handelt es si
h um:

Olivin mit Korngr

�

o�en 0,1�m und 2,0�m: Beide typis
hen Formen sind bei den beob-

a
hteten Spektren zu erkennen. Ein hoher Anteil an Olivin ist de�nitiv vorhanden

(Grundlage der Untersu
hung in Abs
hnitt 2.5.2).

Forsterit: Die bei vielen Spektren erkennbare

"

S
hulter\ bei � = 11;3�m kann dur
h

Emission von Forsterit bewirkt sein (z.B. GGTau). Bei man
hen Spektren (z.B.

SCrANW) ist das Nebenmaximum bei � = 11;3�m ni
ht allein dur
h das pla-

teauf

�

ormige Spektrum von 2,0�m{Olivin erkl

�

arbar. Ein zus

�

atzli
her Anteil von

Forsterit ist wahrs
heinli
h.

Enstatit: Das au�

�

allige Spektrum von Enstatit mit seinen vielen Nebenmaxima kann

in den beoba
hteten Spektren ni
ht eindeutig identi�ziert werden. Der Anteil von

Enstatit kann, wenn

�

uberhaupt vorhanden, nur gering sein.

Quarz:

�

Ahnli
h wie bei Enstatit kann au
h das au�

�

allige Spektrum von Quarz ni
ht

eindeutig identi�ziert werden. Der Anteil ist als gering einzustufen.

An dieser Stelle soll no
h kurz auf das m

�

ogli
he Vorkommen von PAH (Poly
y
li


Aromati
 Hydro
arbons) eingegangen werden, wel
he ein typis
hes Infrarotspektrum

mit Merkmalen, u.a. bei � = 8;2�m und bei � = 11;3�m aufweisen (s.Abb. 2.18,

Siebenmorgen & Kr

�

ugel 1992, Roelfsema et al. 1996). Es kann daher mit Forsterit

verwe
hselt werden, dass ebenfalls bei � = 11;3�m ein Maximum hat. Dar

�

uber hinaus

k

�

onnte eventuell sogar das Kontinuum bei � = 8�m dur
h m

�

ogli
herweise vorhandene

PAH-Emission fals
h bestimmt worden sein, was zu einer fehlerhaften Analyse der

Emissionsspektren gef

�

uhrt h

�

atte. Allerdings spre
hen zwei Gr

�

unde gegen ein Auftreten

von PAH-Emission in den Spektren der TTauri-Sterne: 1.) PAHs werden dur
h UV-

Strahlung angeregt und re-emittieren im Infrarotberei
h. PAH-Emission wird h

�

au�g bei
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Abbildung 2.18: Links: Infrarotspektren von neutralem PAH (oben), kompakten PAH-Ionen (mitte)

und ni
ht-kompakten PAH-Ionen (unten, Labomessungen von Roelfsema et al. 1996) Re
hts: Infra-

rotspektrum des Objektes Elias 30. Die au�

�

alligen Maxima bei � = 8; 2�m und 11; 3�m sind auf

PAH-Emission zur

�

u
kzuf

�

uhren. Derartige Merkmale sind in den Spektren der TTauri-Objekte ni
ht

si
htbar (vgl. Abb. 2.10{2.13).

den masserei
hen HerbigAe/Be-Sternen beoba
htet. TTauri-Sterne { als massearme

Sterne { emittieren jedo
h ni
ht gen

�

ugend stark im UV-Berei
h um PAH-Emission

anzuregen (Natta & Kr

�

ugel 1995). 2.) Die Form des PAH-Spektrums unters
heidet si
h

deutli
h von der bei den TTauri-Spektren beoba
hteten

"

S
hulter\ bei � = 11;3�m.

Das Spektrum des Sterns Elias 30 (Abb. 2.18, re
hts) zeigt beispielsweise die au�

�

allig

spitze PAH-Emission bei � = 8;2�m und 11;3�m. Ein Merkmal dieser Form ist in

der Auswahl an beoba
hteten TTauri-Sternen jedo
h ni
ht aufgetreten. PAH-Emission

kann also ausges
hlossen werden.

2.5.4 Bestimmung der Staub-Zusammensetzung

Auf Grundlage der oben bes
hriebenen Identi�kation bzw. Ni
ht-Identi�kation der ty-

pis
hen Merkmale vers
hiedener Silikate wurde folgender Ansatz zur Bere
hnung von

Modell-Emissionsspektren verwendet:

�

model

= a

1

�

oli 0;1

+ a

2

�

oli 2;0

+ a

3

�

fors

(2.13)

mit

�

oli 0;1

: AbsorptionskoeÆzient von amorphem Olivin mit Korngr

�

o�e 0,1�m;

�

oli 2;0

: AbsorptionskoeÆzient von amorphem Olivin mit Korngr

�

o�e 2,0�m;

�

fors

: AbsorptionskoeÆzient von kristallinem Forsterit;

a

1;2;3

: Proportionalit

�

atsfaktoren:
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Abbildung 2.19: Kontinuum-subtrahierte Emissionsspektren (gepunktete Linie) und ge�ttete theore-

tis
he Spektren (dur
hgezogene Linie). Die theoretis
hen Spektren sind jeweils Linearkombinationen

aus Spektren von amorphem Olivin der Korngr

�

o�en 0,1�m und 2,0�m und kristallinem Forsterit.

In die Bere
hnung der Emission F

�;em

von optis
h d

�

unnen S
hi
hten geht na
h Formel

F

�;em

= �

�

�B(T ) (2.14)

die Plan
ks
he Strahlungskurve B(T ) der emittierenden Staubs
hi
ht der Tempera-

tur T ein. Diese kann in Abh

�

angigkeit von der Entfernung vom zentralen Stern zwi-

s
hen 1000K und 100K betragen. Die Strahlungskurve zeigt je na
h Temperatur einen

s
hwa
h ansteigenden oder abfallenden Verlauf. Bei 300K f

�

allt das Maximum der Strah-

lungskurve in den Spektralberei
h um � = 10�m und ist im beoba
hteten Berei
h

ann

�

ahernd konstant. Als N

�

aherung soll f

�

ur die weitere Re
hnung angenommen werden,

dass der Verlauf konstant ist und somit die St

�

arke der Emission nur von der optis
hen

Tiefe �

�

abh

�

angt. Diese bere
hnet si
h aus dem AbsorptionskoeÆzienten � und der

Di
hte � entlang der Wegstre
ke s na
h

�

�

=

Z

s

0

� � ds : (2.15)

Die Proportionalit

�

atsfaktoren a

1;2;3

aus dem Modellansatz 2.13 k

�

onnen als Di
hte des
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Tabelle 2.7: Relative Massenanteile von Olivin mit den Korngr

�

o�en 0,1�m und 2,0�m und Forsterit

in der S
heibenatmosph

�

are ausgew

�

ahlter TTauri-Sterne. Die Anteile wurden dur
h den Fit von Mo-

dellspektren an die gemessenen Emissionsspektren ermittelt. Im Fall von mehrfa
hen Messungen eines

Objektes (AS 205NE, Glass I und WWCha) wurden die Werte gemittelt.

Olivin 0,1�m Olivin 2,0�m Forsterit

Objekt

m

oli 0:1

=m

total

m

oli 2:0

=m

total

m

fors

=m

total

AKS
o 0,883 0,000 0,117

AS 205NE 0,392 0,528 0,080

AS 205SW 0,446 0,475 0,079

CRCha 0,701 0,219 0,080

DRTau 0,398 0,534 0,068

GGTau 0,626 0,259 0,115

Glass I 0,618 0,312 0,070

GWOri 0,646 0,242 0,112

Haro1-16 0,873 0,046 0,081

HBC639 0,513 0,337 0,150

RULup 0,263 0,637 0,100

SCrANW 0,123 0,633 0,244

SCrASE 0,410 0,490 0,100

SUAur 0,712 0,115 0,174

TWHya 0,543 0,212 0,245

WWCha 0,359 0,536 0,105

betre�enden Silikats aufgefasst werden. Dur
h einen Fit des Modellansatzes an die ge-

messenen Spektren k

�

onnen die Proportionalit

�

atsfaktoren und somit die relativen Antei-

le der Silikate bestimmt werden. Es sei darauf hingewiesen, dass diese Vorgehensweise

nur f

�

ur optis
h d

�

unne S
hi
hten zul

�

assig ist. Es wird hier die Silikat-Zusammensetzung

der S
heibenatmosph

�

are bestimmt. Die g

�

angigen S
heibenmodelle nehmen an, dass

zus

�

atzli
h eine optis
h di
ke Staubs
hi
ht in der

�

Aquatorialebene der S
heibe vorliegt.

Diese emittiert thermis
he Strahlung, die si
h als Kontinuum im Spektrum bemerkbar

ma
ht. Zur Bestimmung der Staubzusammensetzung der S
heibenatmosph

�

are wurden

daher die kontinuum-subtrahierten Spektren herangezogen (Abs. 2.5.1). In Abbildung

2.19 sind die kontinuum-subtrahierten Spektren der untersu
hten Objekte

11

zusammen

mit den ge�tteten theoretis
hen Spektren dargestellt. Man erkennt, dass die ge�tteten

Spektren sehr gut die gemessenen Spektren reproduzieren. Aus den beim Fit bestimm-

ten Proportionalit

�

atsfaktoren wurden s
hlie�li
h die relativen Anteile der Silikate be-

stimmt. Diese sind als Massenverh

�

altnisse in Tabelle 2.7 aufgef

�

uhrt.

Die ermittelten relativen Massenanteile von amorphem Olivin der Korngr

�

o�en 0,1�m

und 2,0�m, sowie von kristallinem Forsterit wurden s
hlie�li
h gegen die St

�

arke der

Silikatemission aufgetragen. Die St

�

arke der Silikatemission wurde wieder dur
h das Ma-

ximum der kontinuum-normierten Spektren de�niert. Die Resultate sind in Abbildung

2.20 dargestellt. Wie s
hon bei der Analyse in Abs
hnitt 2.5.2, bei dem die Form der

Emissionsspektren dur
h das Flussverh

�

altnis bei � = 11;3�m und 9;8�m bes
hrieben

11

Es wurden au
h hier nur Objekte verwendet, deren gemessene Emissionsspektren ein S=N > 2 haben.
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Parameter der Fit-Geraden y = a+ bx :

Olivin 0,1 �m:

a = �0;12 � 0;09; b = 0;32 � 0;04

Olivin 2,0 �m:

a = 0;98 � 0;07; b = �0;31 � 0;04

Forsterit:

a = 0;14 � 0;05; b = �0;01 � 0;03

Abbildung 2.20: Anteil an amorphem Olivin der Korngr

�

o�e 0,1�m (oben links) und 2,0�m (oben

re
hts) sowie kristallinem Forsterit (unten links) in Abh

�

angigkeit von der St

�

arke der Silikatemission.

Der Trend zu einem st

�

arkeren Anteil von gr

�

o�eren Olivin-Staubk

�

ornern bei Objekten mit s
hw

�

a
herer

Silikatemission wird deutli
h. Das Vorkommen von Forsterit ist hingegen unabh

�

angig von der St

�

arke

der Silikatemission.

wurde, tritt au
h hier eine deutli
he Korrelation einzelner Parameter mit der St

�

arke

der Silikatemission zu Tage. Der Anteil von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 0,1�m

nimmt mit zunehmender St

�

arke der Silikatemission zu. Objekte mit s
hwa
her Silika-

temission weisen einen relativen Anteil von etwa 25% auf. Bei AKS
o, dem Objekt mit

der st

�

arksten Emission, liegt der Anteil bei 
a. 90%. Umgekehrt nimmt der Anteil von

Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 2,0�m mit zunehmender St

�

arke der Silikatemission ab.

Hier variiert der relative Anteil von 0% bis 
a. 60%. Der Forsterit-Anteil weist keine

signi�kante Abh

�

angigkeit von der St

�

arke der Silikatemission auf und liegt konstant bei

etwa 14%.

Die Ergebnisse sind im Einklang mit der s
hon erw

�

ahnten Vermutung, dass die Varia-

tion der Form der Emissionsspektren auf eine Ver

�

anderung der Anteile vers
hiedener

Korngr

�

o�en im Staub der S
heibenatmosph

�

are zur

�

u
kzuf

�

uhren ist. Objekte mit star-

ker Silikatemission weisen demna
h haupts

�

a
hli
h Olivin mit kleinen Staubk

�

ornern
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auf, w

�

ahrend der Anteil an gr

�

o�eren Staubk

�

ornern bei Objekten mit s
hw

�

a
herer Sili-

katemission kontinuierli
h zunimmt. Da der AbsorptionskoeÆzient von gro�en Olivin-

Staubk

�

ornern naturgem

�

a� kleiner ist als der von kleinen Staubk

�

ornern, ist der Trend

in den Diagrammen na
hvollziehbar. Bemerkenswert ist jedo
h, dass die dominierende

Staubkorngr

�

o�e bei vers
hiedenen Objekten unters
hiedli
h ist und ein kontinuierli
her

�

Ubergang zwis
hen Objekten mit kleinen und gro�en Staubk

�

ornern zu erkennen ist.

Eine weiteres interessantes Ergebnis der Analyse ist, dass der Anteil von kristallinem

Forsterit ni
ht mit der St

�

arke der Silikatemission korreliert ist.

2.6 Diskussion

Die dargestellte Analyse der Silikat-Emissionsspektren o�enbarte bemerkenswerte Zu-

sammenh

�

ange bez

�

ugli
h der Staubzusammensetzung der TTauri-S
heiben. Die dur
h-

s
hnittli
he Staubkorngr

�

o�e des f

�

ur die Emission verantwortli
hen Staubes ist bei ver-

s
hiedenen Objekten deutli
h unters
hiedli
h. Dieser Befund soll in diesem Abs
hnitt in

einen gr

�

o�eren Rahmen gestellt und interpretiert werden. Bevor auf die Interpretation

eingegangen wird, sollen die gefundenen Zusammenh

�

ange no
h einmal zusammenge-

fasst werden.

2.6.1 Zusammenfassung der Ergebnisse

Die Analyse der Emissionsspektren von TTauri-Sternen hat folgende Ergebnisse ge-

zeigt:

� Die Form des Silikatspektrums und die St

�

arke der Emission vers
hiedener TTauri-

Objekte sind miteinander korreliert. Starke Silikatemission geht mit einer spitzen

Form des Spektrums einher, w

�

ahrend bei s
hw

�

a
herer Emission das Spektrum

eher plateauf

�

ormig ist.

� Die Form der Silikatspektren l

�

asst si
h dur
h die Emission einer Kombination

von amorphem Olivin mit unters
hiedli
hen Korngr

�

o�en (0,1�m und 2,0�m) und

kristallinem Forsterit erkl

�

aren.

� Der Anteil von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 0,1�m ist mit der St

�

arke der

Emission korreliert. Bei Objekten mit s
hwa
her Silikatemission ist der relative

Anteil kleiner.

� Der Anteil von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 2,0�m ist ebenfalls mit der St

�

arke

der Emission korreliert. Bei Objekten mit s
hwa
her Silikatemission ist der relative

Anteil gr

�

o�er.

� Der Anteil von kristallinem Forsterit ist unabh

�

angig von der St

�

arke der Emission

und betr

�

agt dur
hs
hnittli
h 15% der Gesamtmasse der drei zur Bes
hreibung der

Spektren benutzten Silikatkomponenten.
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Es ist zu bea
hten, dass der Wirkungsquers
hnitt pro Masse bei gro�en Staubk

�

ornern

kleiner ist als bei kleinen Staubk

�

ornern. Dieser E�ekt f

�

uhrt dazu, dass das Emissions-

spektrum von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 2,0�m etwas s
hw

�

a
her ausgepr

�

agt ist als

das von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 0,1�m. Aus diesem Grund ist es m

�

ogli
h, dass

au
h in Spektren, die von der Emission von kleinen Staubk

�

ornern dominiert werden, ein

gewisser (unentde
kter) Anteil von gro�en K

�

ornern vorhanden sein kann. Umgekehrt

ist jedo
h auszus
hlie�en, dass bei Objekten, dessen Spektren dur
h die Emission von

gro�en Staubk

�

ornern dominiert werden, ein erhebli
her Anteil von kleinen zu �nden

ist. Die gefundene Korrelation zeigt also, dass es einen kontinuierli
hen

�

Ubergang gibt

zwis
hen Objekten mit folgenden Staub-Eigens
haften:

1. Staub, der haupts

�

a
hli
h aus kleinen Olivin-Staubk

�

ornern oder einer Mis
hung

aus kleinen und gro�en Olivin-Staubk

�

ornern besteht,

2. Staub, der haupts

�

a
hli
h aus gro�en Olivin-Staubk

�

ornern besteht und bei dem so

gut wie keine kleinen Staubk

�

orner auftreten.

Am Anfang dieses Kapitels (Abs. 2.1) wurde darauf hingewiesen, dass Silikatstaub bei

den unters
hiedli
hsten astronomis
hen Objekten auftritt, die Spektren jedo
h gewisse

Unters
hiede aufweisen. Verglei
ht man die Form der Spektren vom Staub des inter-

stellaren Mediums sowie des Kometen Halley (Abb. 2.2) mit den Emissionsspektren

der hier untersu
hten TTauri-Sterne, so fallen

�

Ahnli
hkeiten auf: Das Spektrum des

interstellaren Staubes ist verglei
hbar mit dem der ersten oben aufgef

�

uhrten Staub-

Kategorie, w

�

ahrend das Spektrum des Kometen Halley deutli
h in die zweite Staub-

Kategorie f

�

allt. Sterne entwi
keln si
h aus interstellaren Staub- und Molek

�

ulwolken,

Kometen stellen dagegen

�

Uberreste dieser Entwi
klung dar. Es ist daher anzunehmen,

dass der gefundene kontinuierli
he

�

Ubergang zwis
hen den Staub-Kategorien w

�

ahrend

der Phase der TTauri-Sterne von (im Wesentli
hen) kleinen zu gro�en Staubk

�

ornern

f

�

uhrt.

Als Erkl

�

arung f

�

ur den

�

Ubergang kommen vers
hiedene Me
hanismen in Frage, die im

Folgenden erl

�

autert werden sollen. Zun

�

a
hst sei no
h einmal daran erinnert, dass die be-

oba
htete Silikatemission von der S
heibenatmosph

�

are der Akkretionss
heiben stammt.

Diese S
hi
ht ist geometris
h vom Innenberei
h zu unters
heiden. Die beoba
htete Ent-

wi
klung �ndet also nur in einem bestimmten Berei
h der Akkretionss
heibe statt. Der

bes
hriebene

�

Ubergang k

�

onnte au
h dur
h das Vers
hwinden der kleinen Teil
hen und

dem Verbleiben von gr

�

o�eren in diesem Berei
h erkl

�

art werden. F

�

ur einen sol
hen Pro-

zess g

�

abe es vers
hiedene M

�

ogli
hkeiten. Zum einen k

�

onnte eine unters
hiedli
he Zeit

f

�

ur das gravitative Absinken zur

�

Aquatorialebene von kleinen und gro�en Staubk

�

ornern

daf

�

ur verantwortli
h sein, dass s
hlie�li
h nur gro�e Staubk

�

orner in der oberen S
hi
ht

zu �nden sind (Sedimentation). Zweitens k

�

onnten die kleineren Staubk

�

orner dur
h

den Strahlungsdru
k des zentralen Sterns aus einer anfangs vorhandenen Mis
hung

von Staubk

�

ornern vers
hiedener Gr

�

o�e

"

weggeblasen\ werden. Als dritte M

�

ogli
hkeit

kommt das Zusammenklumpen von kleinen Staubteil
hen und die damit verbundene

Bildung von gr

�

o�eren Partikeln in Frage (Koagulation).
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Abbildung 2.21: Die Gravitationskraft F

g

wird f

�

ur Teil
hen au�erhalb der

�

Aquatorialebene nur teil-

weise dur
h die Zentrifugalkraft F




kompensiert, so dass eine Kraftkomponente F

z

�

ubrig bleibt. Diese

Komponente bewirkt ein Absinken der Staubteil
hen zur Mittelebene.

2.6.2 Staub-Sedimentation

Auf die Staubteil
hen der Akkretionss
heibe wirken vers
hiedene Kr

�

afte. Die dominie-

rende Kraft im System ist die Gravitationskraft F

g

des zentralen Sterns. Dur
h die Ro-

tation der Staubteil
hen um das Massenzentrum wird die Gravitationskraft f

�

ur Teil
hen

in der

�

Aquatorialebene dur
h die Zentrifugalkraft F




kompensiert. F

�

ur Teil
hen, wel
he

si
h ni
ht in der

�

Aquatorialebene der S
heibe be�nden verbleibt eine Kraftkomponente

F

z

, die parallel zur Rotationsa
hse orientiert ist und in Ri
htung zur

�

Aquatorialebe-

ne zeigt (Abb. 2.21). Diese Komponente verursa
ht ein Absinken der Staubteil
hen.

Zwis
hen den Staubteil
hen und dem Gas der S
heibe besteht eine We
hselwirkung

in Form von Reibung. Ein Ma� f

�

ur die Reibung ist die Ankoppelzeit �

f

, wel
he die

Zeitskala f

�

ur die Anglei
hung der Ges
hwindigkeiten von Teil
hen und Gas darstellt.

F

�

ur Staubteil
hen mit dem Radius a gilt (Klahr & Henning 1997)

�

f

=

a�




s

�

g

(2.16)

mit

� : Di
hte der Staubteil
hen;

�

g

: Gasdi
hte in der Akkretionss
heibe;




s

: thermis
he Ges
hwindigkeit des Gases:

Dur
h eine vers
hieden starke Ankopplung von Teil
hen unters
hiedli
her Gr

�

o�e an

das Gas der S
heibe wird eine vers
hieden starke Abbremsung beim Absinken bewirkt.

Der E�ekt f

�

uhrt zur Sedimentation, d.h. zur Trennung des Staubes unters
hiedli
her

Korngr

�

o�e. Die Zeitskala t

s

f

�

ur das Absinken von Staubk

�

ornern mit Radius a ist na
h

Chiang & Goldrei
h (1997) gegeben dur
h
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t

s

�

�

a�


� 10

7

�

0; 1�m

a

�

yr (2.17)

mit

� : Fl

�

a
hendi
hte der Akkretionss
heibe;

� : Staubkorndi
hte;


 : orbitale Winkelges
hwindigkeit:

F

�

ur einen dur
hs
hnittli
hen Staubkorn-Dur
hmesser von 1�m ergibt si
h f

�

ur das Ab-

sinken die Zeit t

s

� 2 � 10

6

yr, was etwa der Lebenszeit der S
heibe entspri
ht. Es

w

�

are also dur
haus m

�

ogli
h, das der E�ekt beoba
htbar ist. Allerdings ist die Zeitskala

f

�

ur das Absinken umgekehrt proportional zum Dur
hmesser der Staubteil
hen, gr

�

o�ere

Teil
hen sinken s
hneller ab als kleine. Im Gegensatz dazu wird dur
h die Beoba
h-

tungen ein Verbleiben von gr

�

o�eren Staubk

�

ornern in den oberen S
hi
hten der S
heibe

belegt.

Der Me
hanismus des Absinkens der Staubteil
hen kann die Beoba
htung daher ni
ht

erkl

�

aren. Vermutli
h verhindert eine st

�

andige Dur
hmis
hung des Staubes der S
hei-

benatmosph

�

are mit dem Inneren der S
heibe die Trennung der Teil
hen vers
hiedener

Gr

�

o�e.

2.6.3 E�ekt des stellaren Strahlungsdru
ks

Die Staubteil
hen der S
heibenatmosph

�

are sind gerade jene, die direkt der stellaren

Strahlung ausgesetzt sind. Der Strahlungsdru
k des zentralen Sterns bewirkt eine Kraft,

die auf diese Teil
hen wirkt und sie na
h au�en dr

�

u
kt. Zus

�

atzli
h entsteht dur
h die

Rotation um den zentralen Stern eine Wirkung auf das Staubteil
hen, die als Poynting-

Robertson-E�ekt bekannt ist: Da si
h die Staubteil
hen quer zur Ri
htung der Strah-

lung des Sterns bewegen, entsteht dur
h die

�

Uberlagerung der Ges
hwindigkeiten von

Teil
hen und Li
ht am Ort des Teil
hens eine abbremsende Kraftkomponente. Die Ab-

bremsung wiederum bewirkt eine Verkleinerung der Umlaufbahn, also eine Bewegung

des Teil
hens in Ri
htung zum zentralen Stern. Als weitere Kr

�

afte sind die Wirkung

der Gravitation und die Ankoppelung der Staubteil
hen an die Gaskomponente der

Akkretionss
heibe zu ber

�

u
ksi
htigen.

Takeu
hi & Lin (2003) analysierten den Ein
uss der vers
hiedenen Kraftkomponenten

auf die Staubteil
hen in den oberen, direkt der Strahlung des zentralen Sterns ausge-

setzten S
hi
hten der Akkretions
heibe. Sie erkl

�

aren die Wirkung des Strahlungsdru
ks

folgendermassen: Die Kraft des Strahlungsdru
ks auf die Staubteil
hen kompensiert

einen Teil der Gravitationskraft

12

. Als Folge davon ist die Umlaufges
hwindigkeit von

Staubteil
hen langsamer als die des Gases bei glei
hem Abstand vom Stern. Dur
h

12

Gravitationskraft wie au
h Strahlungsdru
k fallen beide mit 1=r

2

ab (r =Abstand). Das Verh

�

altnis ist also un-

abh

�

angig von r.
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Abbildung 2.22: Verh

�

altnis � von Strahlungsdru
k F

r

zu Gravitation F

g

f

�

ur interplanetaren Staub in

Abh

�

angigkeit vom Partikelradius a. Bei kleinen Teil
hen

�

uberwiegt die Wirkung des Strahlungsdru
ks

(Wil
k & Mann 1996).

Reibung

�

ubertr

�

agt das Gas Drehimpuls auf die Staubteil
hen, die dadur
h na
h au�en

wandern. In der oberen S
hi
ht der Akkretionss
heibe entsteht deshalb ein Materie-

transport na
h au�en. Die Autoren weisen darauf hin, dass si
h der E�ekt dur
h die

Kopplung der Staubteil
hen an das Gas st

�

arker auswirkt als der Poynting-Robertson-

E�ekt, wel
her deshalb zu verna
hl

�

assigen ist (siehe au
h Takeu
hi & Artymowi
z

2001). Der Anteil � der Gravitationskraft, wel
her dur
h die Wirkung des Strahlungs-

dru
ks kompensiert wird, ist abh

�

angig von der Gr

�

o�e der Staubteil
hen. Mit Daten

von Wil
k & Mann (1996, s. Abb. 2.22) bere
hneten Takeu
hi und Lin s
hlie�li
h den

Materietransport in Abh

�

angigkeit von der Staubteil
hengr

�

o�e und vom Abstand r vom

zentralen Stern. F

�

ur die typis
hen Parameter eines TTauri-Systems betr

�

agt die Zeits-

kala t

b

f

�

ur das

"

Wegblasen\ von Teil
hen je na
h Abstand vom zentralen Stern 
a. 10

2

bis 10

5

Jahre

13

, also deutli
h weniger als die Zeitskala der oben bes
hriebenen Sedi-

mentation. Der E�ekt betri�t zudem kleinere Teil
hen st

�

arker als gr

�

o�ere. Denno
h

bezweifeln die Autoren, dass eine deutli
he Zunahme der dur
hs
hnittli
hen Teil
hen-

gr

�

o�e in der oberen S
heibens
hi
ht bewirkt wird. Im Inneren der S
heibe �ndet na
h

ihren Bere
hnungen glei
hzeitig ein etwa 10 mal st

�

arkerer Transport von Gas und Staub

in Ri
htung des Sterns statt. Das Material wird dur
h Di�usion st

�

andig aus dem In-

nenberei
h der S
heibe zur oberen S
hi
ht transportiert. Es sollten daher st

�

andig neue

Staubk

�

orner aller Gr

�

o�en an die S
heibenober


�

a
he kommen.

Die Beoba
htung, dass s
hlie�li
h nur gro�e Staubk

�

orner die S
heibenober


�

a
he domi-

nieren, l

�

asst si
h mit der Wirkung des Strahlungsdru
ks ni
ht erkl

�

aren, da dieser E�ekt

na
h Takeu
hi & Lin ni
ht dauerhaft f

�

ur eine Entfernung der kleinen Staubk

�

orner sor-

gen kann.

13

Bere
hnet f

�

ur den Abstandsberei
h von 5AE bis 100AE und Teil
henradien zwis
hen 0,1 und 10 �m.
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2.6.4 Koagulation von Staubteil
hen

Koagulation von Staubk

�

ornern ist ein Prozess, der zu einem e�ektiven Gr

�

o�enwa
hs-

tum der Teil
hen in den Akkretionss
heiben f

�

uhren kann. Dass ein sol
her Prozess in

den Akkretionss
heiben der jungen Sterne { wie die der TTauri-Sterne { statt�nden

k

�

onnte, wird von vers
hiedenen Autoren vermutet. Indizien daf

�

ur lieferten u.a. Mes-

sungen der Opazit

�

at der S
heiben einiger TTauri-Systeme im Submillimeter-Berei
h

(Be
kwith & Sargent 1991, Mannings & Emerson 1994, D'Alessio et al. 2001). Die

Hypothese w

�

urde au
h die Unters
hiede in den Spektren vers
hiedener astronomis
her

Objekte in einen entwi
klungszeitli
hen Rahmen stellen (siehe Abs
hnitt 2.1). Das

Spektrum des Staubs, der beim Masseverlust von Riesensternen entsteht und in das

interstellare Medium gelangt, ist identis
h mit dem von kleinen, amorphen Olivin-

Staubk

�

ornern mit einem Dur
hmesser von 0,1�m. Andererseits weist das Spektrum

des Staubes von Kometen Eigens
haften auf, die auf gr

�

o�ere Staubk

�

orner und kri-

stallines Silikat hinweisen. Kometen sind als

�

Uberreste aus der Zeit der Entstehung

des Planetensystems anzusehen. Die Akkretionss
heiben der jungen Sterne w

�

aren

gewissermassen das Bindeglied, bei dem si
h die Entwi
klung des Staubes vollzieht. In

der Vergangenheit wurden au
h theoretis
he Untersu
hungen sowie Laborexperimente

zur Koagulation von Staubteil
hen dur
hgef

�

uhrt (Ossenkopf 1993, Blum et al. 1996,

Dominik & Tielens 1997). S
hmitt et al. (1997) zeigten in ihrer Arbeit, dass gerade

in der Anfangsphase des Wa
hstums, wenn die Ges
hwindigkeiten der Staubteil
hen

dur
h die thermis
he Bewegung (Brown's
he Bewegung) bestimmt werden, ein s
hnel-

les Vers
hwinden kleiner Staubk

�

orner statt�ndet.

Na
hdem die Wirkung der Sedimentation und des stellaren Strahlungsdru
ks zur

Erkl

�

arung der beoba
hteten Zunahme von gr

�

o�eren Staubk

�

ornern in den oberen

S
hi
hten der Akkretionss
heiben ausges
hlossen werden konnten, ist die Erkl

�

arung

der Gr

�

o�enzunahme dur
h Koagulation die wahrs
heinli
hste. Wie s
hon erw

�

ahnt, �n-

det eine st

�

andige Di�usion des Staubes des Innenberei
hes der S
heibe zur Ober


�

a
he

statt. Deshalb ist anzunehmen, dass dieses Gr

�

o�enwa
hstum der Staubk

�

orner den

gesamten Staub der S
heibe betri�t und ni
ht nur ein lokaler E�ekt ist. Die Analyse

der Emissionsspektren von TTauri-Objekten stellt somit eine weitere Bekr

�

aftigung der

Hypothese des Gr

�

o�enwa
hstums von Staubteil
hen in den Akkretionss
heiben junger

Sterne dar. Die Koagulation von Staubteil
hen kann als erster S
hritt zur Entstehung

von gr

�

o�eren Bro
ken gesehen werden, die dur
h ihre gravitative Wirkung no
h mehr

Material ansammeln und s
hlie�li
h die Vorstufe von Planeten bilden.
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Kapitel 3

Das interferometris
he Instrument

MIDI

Astronomis
he Beoba
htungen im mittleren Infrarotberei
h um � = 10�m stellen be-

sondere Anforderungen an die Instrumentierung. Die thermis
he Emission der Erdat-

mosph

�

are, sowie des Instruments selbst und dessen Umfeldes hat ihr Intensit

�

atsmaxi-

mum in diesem Spektralberei
h. Um das Signal des astronomis
hen Objektes m

�

ogli
hst

unbeein
usst von diesen st

�

orenden Beitr

�

agen messen zu k

�

onnen, ist ein hoher te
hni-

s
her Aufwand erforderli
h. Das gilt insbesondere f

�

ur interferometris
he Instrumente,

die bez

�

ugli
h der Komplexit

�

at und der Genauigkeit der Optik f

�

ur si
h genommen s
hon

eine besondere Herausforderung darstellen. MIDI, das Mid-Infrared Interferometri
 In-

strument, ist eines der ersten Instrumente, das si
h dieser Herausforderung stellt. Zuvor

waren interferometris
he Messungen im mittleren Infrarotberei
h nur in s
hmalen Fre-

quenzb

�

andern mit dem Instrument ISI

1

m

�

ogli
h. Das Besondere an MIDI ist, dass es

im Gegensatz zu ISI breitbandige Beoba
htungen erlaubt und eine h

�

ohere Emp�nd-

li
hkeit hat.

MIDI kommt als eines der interferometris
hen Instrumente am VLTI der europ

�

ais
hen

S

�

udsternwarte (ESO) in Chile zum Einsatz (Abb. 3.1). Der Vorteil ist, neben der g

�

unsti-

gen Lage, die hervorragende Infrastruktur des Observatoriums. Es stehen vier 8-Meter-

Teleskope (Unit Teles
opes, UTs) zur Verf

�

ugung, von denen MIDI wahlweise das Li
ht

zweier Teleskope kombinieren kann. In Zukunft sollen weitere Zusatzteleskope (Auxi-

liary Teles
opes, ATs) mit einem Spiegeldur
hmesser von 1,8 Metern hinzukommen,

wel
he auf insgesamt 30 vers
hiedenen Stationen positioniert werden k

�

onnen und nur

f

�

ur den Interferometriebetrieb vorgesehen sind. Das MIDI-Instrument ist ein Gemein-

s
haftsprojekt vers
hiedener Institute aus Deuts
hland, Frankrei
h und den Nieder-

landen unter der F

�

uhrung des Max-Plan
k-Instituts f

�

ur Astronomie, Heidelberg. Im

Folgenden soll ein kurzer

�

Uberbli
k

�

uber die VLTI-Infrastruktur gegeben, sowie der

Aufbau und die Funktionsweise des MIDI-Instruments bes
hrieben werden.

1

Infrared Spatial Instument, (Bester et al. 1990). Dieses Instrument basiert auf der Heterodynte
hnik, wel
he bei

Radioteleskopen eingesetzt wird.
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Abbildung 3.1: Das Very Large Teles
ope Interferometer der europ

�

ais
hen S

�

udsternwarte auf dem

Cerro Paranal in Chile. Es stehen vier 8-Meter-Teleskope (Unit Teles
opes) zur Verf

�

ugung. Im Vor-

dergrund erkennt man einige der Stationen auf denen in Zukunft 1,8-Meter-Zusatzteleskope (Auxiliary

Teles
opes) platziert werden k

�

onnen. Im Geb

�

aude in der Mitte der Plattform be�ndet si
h das inter-

ferometris
he Labor (Bildquelle: ESO).

3.1 Die VLTI-Infrastruktur

Das VLTI ist ein Projekt der Europ

�

ais
hen S

�

udsternwarte, einem Verbund, dem zur

Zeit 10 europ

�

ais
he L

�

ander angeh

�

oren. Ziel der Organisation ist es, den Astronomen

der Mitgliedsstaaten leistungsstarke Observatorien auf der S

�

udhalbkugel zur Verf

�

ugung

zu stellen. Die Ents
heidung zum Bau des VLTI �el im Jahre 1987, Baubeginn war im

Jahre 1994. Seit 2001 sind interferometris
he Beoba
htungen mit dem Testinstrument

VINCI

2

m

�

ogli
h. Im Jahr 2002 ist MIDI als erstes wissens
haftli
hes Instrument in

Betrieb gegangen.

Das VLTI be�ndet si
h auf dem 2635 Meter hohen Berg Cerro Paranal, etwa 120

km s

�

udli
h der Stadt Antofagasta. Die Lage in der tro
kenen Atakamaw

�

uste bietet

beste Voraussetzungen f

�

ur astronomis
he Beoba
htungen. Das Seeing ist in 50% der

N

�

a
hte besser als 0,66

00

, die relative Luftfeu
htigkeit betr

�

agt im Dur
hs
hnitt nur 15%.

Das Observatorium besteht aus vier 8-Meter-Teleskopen (UTs), die jeweils mit aktiver

Optik ausgestattet sind. Ab 2004 werden dar

�

uber hinaus no
h drei Zusatzteleskope

(ATs), die wahlweise auf 30 daf

�

ur vorgesehene Stationen montiert werden k

�

onnen, hin-

zukommen. F

�

ur den Interferometriebetrieb kann das Li
ht von jedem der Teleskope

einer der se
hs unterirdis
h eingeri
hteten optis
hen Verz

�

ogerungsstre
ken (Delay Li-

nes) zugef

�

uhrt werden. Diese jeweils 66,7 Meter langen Einri
htungen erm

�

ogli
hen mit

2

VLT INterferometer Commissionning Instrument, (Kervella et al. 2000)
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Abbildung 3.2: Das MIDI-Instrument im interferometris
hen Labor des VLTI. Im Vordergrund erkennt

man die warme optis
he Bank (WOB). Die kalte optis
he Bank (COB) be�ndet si
h im Inneren des

kastenf

�

ormigen Kryostaten (Bildquelle: ESO).

Hilfe eines bewegli
h angebra
hten Re
ektors die genaue Anglei
hung der L

�

ange des

Li
htweges von den vers
hiedenen Teleskopen. Das Li
ht wird dann in das ebenfalls

unterirdis
h gelegene interferometris
he Labor gef

�

uhrt, wo es in vers
hiedene Instru-

mente eingespeist werden kann. Neben VINCI und MIDI wird in Zukunft ein weiteres

Instrument f

�

ur interferometris
he Beoba
htungen im nahen Infrarotberei
h, AMBER

3

,

in Betrieb gehen. Hinzu kommen weitere Instrumente (FINITO

4

, PRIMA

5

) die u.a.

den automatis
hen Ausglei
h von optis
hen Wegl

�

angenunters
hieden, die dur
h die

Erdatmosph

�

are verursa
ht werden, erm

�

ogli
hen.

3.2 Me
hanis
her und optis
her Aufbau des

MIDI-Instruments

Das MIDI-Instrument besteht aus zwei Baugruppen, der warmen optis
hen Bank

(Warm Opti
al Ben
h, WOB) und der kalten optis
hen Bank (Cold Opti
al Ben
h,

COB). Beide Teile sind auf einem optis
hen Tis
h montiert (Abb. 3.2). Die COB

be�ndet si
h in einem Kryostaten, dessen Lage mit Hilfe einer motorbetriebenen 5-

A
hsen-Montierung in Position und in Winkel verstellbar ist. Au
h die Lage der WOB

3

Astronomi
al Multiple BEam Re
ombiner, (Petrov et al. 2000)

4

Fringe-tra
king Instrument of NI
e and TOrino, (Gai et al. 2002)

5

Phase-Referen
ed Imaging and Mi
roar
se
ond Astrometry, (Quirrenba
h et al. 1998)
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Strahl A Strahl B

 vom VLTI 
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       Blackbody 
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Laser-Plattform
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Master Alignment Plate (MAP)

Laser Alignment
Plate (LAP)

DLA DLB

MA1

MA2

MB1

MB2

MLA1

MLB1

CPL
(Komp.Platte)

MLB0

BSL (Strahlteiler) ML

Abbildung 3.3: Links: Detailansi
ht der warmen optis
hen Bank (WOB). Re
hts: S
hematis
her Auf-

bau (Erl

�

auterungen im Text).

kann me
hanis
h justiert werden. Somit ist die Ausri
htung des Instruments auf die

von der VLTI-Infrastruktur zur Verf

�

ugung gestellten Strahlenb

�

undel gew

�

ahrleistet.

3.2.1 Warme optis
he Bank (WOB)

Die optis
hen Elemente der WOB (Abb. 3.3) dienen in erster Linie dazu, die beiden

von der VLTI-Infrastruktur kommenden Strahlenb

�

undel (Strahl A und B) in ihrer

Wegl

�

ange feinzujustieren und weiter zur COB zu leiten. Das wesentli
he Element zur

Wegl

�

angenjustierung jedes Strahls ist ein Da
hspiegel, dessen Position mit einem Piezo-

Element in einem Berei
h von 100 �m verstellt werden kann. Dur
h die Re
exion ist

somit eine L

�

angen

�

anderung des optis
hen Weges um 200 �m in jedem Strahl m

�

ogli
h.

Zus

�

atzli
h ist die Piezo/Da
hspiegel-Baugruppe von Strahl A mit Hilfe eines Motors

um 50 mm verstellbar, was eine Grobeinstellung des optis
hen Weges in diesem Arm

um weitere 100 mm erlaubt.

Des Weiteren be�nden si
h auf der WOB optis
he Elemente zur Einspeisung einer

Laborli
htquelle. Diese sind auf einer bewegli
hen Plattform montiert, wel
he in den

optis
hen Weg eingefahren werden kann. Das Li
ht der Laborli
htquelle (wahlweise

CO

2

-Laser oder Breitbandquelle) wird mit einem Strahlteiler in zwei koh

�

arente Strah-

len aufgeteilt und mit Umlenkspiegeln zu den Verz

�

ogerungsstre
ken gef

�

uhrt. Die Li
ht-

quelle selbst be�ndet si
h ni
ht auf der WOB, sondern auf einem separaten Aufbau,

dem so genannten Lasertis
h. Dieser be�ndet si
h in einem Nebenraum des interfero-

metris
hen Labors und ist

�

uber eine Dur
hf

�

uhrung f

�

ur das Li
ht mit der WOB verbun-

den. Als inkoh

�

arente Li
htquelle steht zus

�

atzli
h ein S
hwarzk

�

orperstrahler (Bla
kbody

S
reen) auf der WOB zur Verf

�

ugung. Dieser ist bewegli
h montiert und kann in den

Strahlengang eingefahren werden.
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(240 x 320)
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photometrische Kanäle
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 (30:70)
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Detektor: T =   4 K
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Kamera

ZnSe

Platte

50:50 

77 K Strahlungsschild
40 K Strahlungsschild

StrahlvereinigungStrahl A

Strahl B

Kryostat

Abbildung 3.4: Links: Die kalte optis
he Bank (COB) im ge

�

o�neten Kryostaten. Im Hintergrund ist

der K

�

uhlkopf (links) und die Turbomolekularpumpe (re
hts) zu erkennen. Seitli
h am Kryostaten sind

Motoren angebra
ht wel
he die Bewegung einzelner optis
her Elemente der COB erm

�

ogli
hen. Re
hts:

S
hematis
her Aufbau der kalten Optik (Erl

�

auterungen im Text).

Eine weitere Funktion der WOB ist die Bereitstellung von drei Referenzenplatten zur

Justierung des gesamten optis
hen Aufbaus. Die Platten haben die Bezei
hnungen Ma-

ster Alignment Plate (MAP), Slave Alignment Plate (SAP) und Laser Alignment Plate

(LAP). Sie bestehen jeweils aus planparallelen, halbverspiegelten Glasplatten mit sehr

genau angebra
hten Fadenkreuzen. Bei Bedarf einer Justierung werden sie in spezielle

Halterungen geste
kt und der optis
he Weg mit den Fadenkreuzen in

�

Ubereinstimmung

gebra
ht. Die genaue Vorgehensweise der Justierung des optis
hen Weges wird in einem

sp

�

ateren Abs
hnitt erkl

�

art.

3.2.2 Kalte optis
he Bank (COB)

Zur Unterdr

�

u
kung der st

�

orenden thermis
hen Strahlung wird der gr

�

o�te Teil des op-

tis
hen Aufbaus gek

�

uhlt. Dieser Teil der Optik, die COB, be�ndet si
h dazu in einem

Kryostaten (Abb. 3.4, links). Die K

�

uhlung erfolgt in mehreren Stufen. Innerhalb des

Vakuumbeh

�

alters aus Strahl be�ndet si
h zun

�

a
hst ein Strahlungss
hild, der mit 


�

ussi-

gem Sti
ksto� auf 77K gek

�

uhlt wird. Dieser ums
hlie�t einen weiteren Strahlungss
hild,

der zusammen mit der optis
hen Bank im thermis
hen Kontakt mit einem heliumbe-

triebener K

�

uhler mit ges
hlossenem Kreislauf (Closed Cy
le Cooler, CCC) steht. Der

K

�

uhlkopf selber ist au�erhalb des Kryostaten auf einem separaten Untergestell mon-

tiert, so dass Vibrationen weitestgehend von der Optik ferngehalten werden. Ein in das

Innere des Kryostaten hineinragendes Element des K

�

uhlkopfes, der so genannte

"

kalte

Finger\, erm

�

ogli
ht die Abk

�

uhlung der optis
hen Bank auf 40K und des Detektors auf

bis zu 4K. Um den Dru
k f

�

ur den Betrieb auf 10

�7

mbar abzusenken, ist eine Turbomo-

57



77

88

12
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44

Abbildung 3.5: Links: Die COB im ausgebauten Zustand. Re
hts: Strahlengang der COB: 1: Pupillen-

blende, 2: M1-Paraboloid, 3: Zwis
henfokus, 4: M2-Paraboloid, 5: M3-Umlenkspiegel, 6: photometri-

s
he Strahlteiler, 7: Umlenkspiegel f

�

ur photometris
hen Strahl B, 8: Strahlvereinigungsoptik, 9: Filter,

10: dispersive Elemente, 11: Kameralinsen, 12: Detektor.

lekularpumpe mit Vorpumpe anges
hlossen. An der zur WOB zugewandten Seite des

Kryostaten be�ndet si
h ein f

�

ur infrarotes Li
ht dur
hl

�

assiges Fenster aus Zinkselenid

(ZnSe), dur
h das die Strahlen von der WOB zur COB gelangen. Die Funktionsweise

des optis
hen Aufbaus der COB verans
hauli
ht das S
hema in Abbildung 3.4. Sie wird

im Folgenden erkl

�

art.

3.2.3 Pupille und Feldbegrenzung

Na
hdem die beiden Strahlen in den Kryostaten eingetreten sind, passieren sie eine

Blende, die

"

kalte Pupille\. Diese begrenzt den Dur
hmesser der Strahlen von nomi-

nell 18,0mm auf 17,7mm. Die Optik der VLTI-Verz

�

ogerungsstre
ken ist so ausgelegt,

dass die Teleskoppupille in etwa auf die kalte Pupille abgebildet wird. Dana
h wird

jeder Strahl von je einem

"

O�-Axis-Paraboloiden\ (M1) mit einer Brennweite von 180

mm fokussiert. Ein au�erhalb des Kryostaten angebra
hter Motor erm

�

ogli
ht eine Ver-

stellung der Lage der beiden Paraboloiden in Strahlri
htung um 2 mm. Zur besseren

�

Ubersi
ht sind die Spiegel im S
hema als Linsen dargestellt, in Wirkli
hkeit ist der

Strahlengang dur
h die Re
exion an den Spiegeln gefaltet. Abbildung 3.5 zeigt den

realit

�

atsgetreuen Strahlengang.

In der Brennebene be�ndet si
h ein me
hanis
her S
hieber mit vers
hieden gro�en

Blenden zur Begrenzung des optis
hen Gesi
htsfeldes. Es stehen kreisf

�

ormige

�

O�nun-

gen (Pinholes) und Spalten (Slits) zur Verf

�

ugung. Die Blenden sind f

�

ur beide Strahlen

paarweise identis
h und k

�

onnen mit einem Motor wahlweise in den Strahlengang ge-

bra
ht werden. Abbildung 3.6 zeigt die Anordnung der Blenden und deren Ma�e.

Mit zwei weiteren O�-Axis-Paraboloiden (M2, Brennweite 100 mm) werden die Strah-

len na
h dem Dur
hgang dur
h die Feldbegrenzung wieder kollimiert. Sie haben dann

einen Dur
hmesser von 10 mm. Ein Planspiegel (M3) lenkt die Strahlen in die Strahl-

vereinigungsoptik.
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Abbildung 3.6: Die Abbildung zeigt die Blenden zur Begrenzung des Gesi
htsfeldes. Sie sind paarweise

f

�

ur beide Strahlen identis
h im Fokus zwis
hen M1 und M2 angebra
ht. Eine o�ene Position und eine

weitere, f

�

ur den zuk

�

unftigen Einzatz von Glasfasern (zur r

�

aumli
hen Filterung des Signals) vorgesehene

�

O�nung, sind ni
ht eingezei
hnet.

3.2.4 Strahlvereinigungsoptik

Das Herzst

�

u
k der Strahlvereinigungsoptik ist eine planparallele Platte aus Zinkselenid,

die auf einer Seite zur H

�

alfte mit einer Bes
hi
htung mit einem Re
exionsverm

�

ogen von

50% versehen ist. Strahl B wird mit Hilfe eines Planspiegels derart umgelenkt, dass bei-

de Strahlen si
h an der selben Position der Bes
hi
htung

�

uberlagern und interferieren.

Da jeder Strahl zur H

�

alfte die Bes
hi
htung transmittiert und zur H

�

alfte re
ektiert

wird, stehen ans
hlie�end zwei Strahlen zur Verf

�

ugung, die jeweils 50% Anteil von

Strahl A und B haben. Diese Ausgangsstrahlen (I1 und I2) beinhalten die interferome-

tris
he Information. Optional kann vor der Strahlvereinigung ein Teil des Li
hts (30%)

mit Hilfe zweier Strahlteiler abgezweigt werden. Diese beiden so genannten photometri-

s
hen Ausgangsstrahlen (PA und PB) k

�

onnen zur Kalibrierung des interferometris
hen

Signals benutzt werden.

3.2.5 Filter, dispersive Elemente, Kamera und Detektor

Die interferometris
hen und photometris
hen Ausgangsstrahlen passieren na
h dem

Austritt aus der Strahlvereinigungsoptik wahlweise einen von bis zu 12 auf einem Rad

montierten Filter. In Tabelle 3.1 sind die spektralen Eigens
haften der Filter zusam-

mengestellt. Des Weiteren besteht die M

�

ogli
hkeit, ein Doppelprisma oder ein Grism in

den Strahlengang der Ausgangskan

�

ale zu fahren. Das Doppelprisma besteht aus einer

Kombination von Germanium und Natrium
hlorid und bietet eine spektrale Au


�

osung

von �=�� � 30. Eine h

�

ohere spektrale Au


�

osung von �=�� � 230 kann mit dem

Grism aus Thalliumbromid (KRS5) errei
ht werden.

Zur Fokussierung der Strahlen auf den Detektor stehen drei Kameras zur Verf

�

ugung,

die auf einem S
hlitten wahlweise in den Strahlengang gebra
ht werden k

�

onnen. Die

Kameras bestehen aus jeweils zwei Germaniumlinsen mit Antire
exbes
hi
htung. Die

Kamera mit der Bezei
hnung

"

Field Camera\ bildet die vier Ausgangskan

�

ale mit ei-

nem Abbildungsverh

�

altnis f=d = 1=15 ab. Die

"

Spe
tral Camera\ hat vers
hiedene

Abbildungsverh

�

altnisse in x- und y-Ri
htung von jeweils 1/5 und 1/10. Die Punkt-

bildfunktion ist dadur
h oval, mit der k

�

urzeren A
hse in Ri
htung der spektralen Di-
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Tabelle 3.1: Liste der m

�

ogli
hen Filter f

�

ur das MIDI-Instrument

Nummer Bezei
hnung zentr. Wellenl

�

ange Bandbreite

1

�

2FJ (2FK) N-Band 10,4 �m 5,2 �m

2

�

2FE SiC (N lang) 11,8 �m 2,5 �m

3

�

2FU (2FV) Low N-Band (N kurz) 8,7 �m 1,5 �m

4 2FT PAH1(+ArIII ref1) 8,6 �m 0,4 �m

5

�

2FN ArIII(+PAH1 ref2) 9,0 �m 0,1 �m

6

�

2FQ SIV 10,5 �m 0,2 �m

7

�

2FF PAH2 11,3 �m 0,6 �m

8

�

2FL NeII 12,8 �m 0,2 �m

9 2FP NeII ref 13,1 �m 0,2 �m

A1 2HT ND1 Neutral�lter, Transmission 10%

A2

�

2HU ND1+Antire
. Neutral�lter, Transmission 10%

F1

�

WL-CALIB 1 Polystyrol zur Wellenl

�

angenkalibrierung

F4

�

WL-CALIB 4 Polypropylen zur Wellenl

�

angenkalibrierung

Die zehn mit

�

gekennzei
hneten Filter sind z.Z. auf dem Filterrad installiert. Zus

�

atz-

li
h wird eine o�ene und eine ges
hlossene Position auf dem Filterrad bereitgestellt.

Tabelle 3.2: Detektoreigens
haften

Typ Raytheon Si:As (IBC)

Au


�

osung 240 x 320 pixel

Pixel Gr

�

o�e 50 �m x 50 �m

Anzahl Auslesekan

�

ale 16

Ausleseraus
hen 2400 e

�

/pix (low gain), 850 e

�

/pix (high gain)

Quantenausbeute 34% im N-band

Dunkelstromraus
hen unter 1e5 e

�

/pix/s

m

�

ogl. Auslesemodi

"

Integrate-then-read\ und

"

Integrate-while-read\

max. Auslesefrequenz 160 Hz (Vollbild)

min. Integrationszeit 0,2 ms (Integrate-then-read Modus)

Tabelle 3.3:

�

Ubersi
ht

�

uber die motorgesteuerten Funktionen

COB:

Shutter ges
hlossen / A o�en / B o�en / A+B o�en

M1-Fokus 2 mm

Feldbegrenzung 10 Stellungen (s. Abb. 3.6)

Strahlvereinigung interferometris
her Modus (High Sens)

photometris
her Modus (S
i. Phot.)

Autokollimation

o�en

Filterrad 12 Stellungen (s. Tab. 3.1)

dispersives Element Doppelprisma / Grism / Autokollimation / o�en

Kamera Field Cam. / Spe
tral Cam. / Pupil Cam. / Autokoll. / o�en

Detektor Fokus 2 mm

WOB:

Verz

�

ogerungsstre
ke Strahl A 50 mm

Einspeisung der Laborli
htquelle ein / aus

Bla
kbody S
reen ein / aus
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spergierung. Die Abbildungseigens
haften dieser Kamera gew

�

ahrleistet eine optimale

Anpassung der Pixelau


�

osung an die spektrale Au


�

osung der dispersiven Elemente.

Die

"

Pupil Camera\ dient zur Abbildung der Pupille auf dem Detektor.

Der Detektor wurde von der Firma Raytheon hergestellt und basiert auf Si:As- IBC

6

-

Te
hnologie. Er hat 240�320 Pixel von jeweils 50�m�50�m. Eine Zusammenfassung

der Eigens
haften kann der Tabelle 3.2 entnommen werden.

3.2.6 Generelle Eigens
haften der MIDI-Optik

Alle re
exiven optis
hen Elemente der warmen und kalten Optik sind mit einer Gold-

bes
hi
htung versehen, die einen f

�

ur infrarotes Li
ht g

�

unstigen Re
exionsindex von

R = 0;99 hat. Die Ober


�

a
hengenauigkeit aller optis
hen Elemente betr

�

agt 63 nm p-p,

d.h. etwa 1/160 der Beoba
htungswellenl

�

ange von 10�m. Alle optis
hen Elemente der

WOB, mit Ausnahme der Da
hspiegel, sind manuell mit Hilfe von Justiers
hrauben in

Winkel und Position einstellbar. Eine Justierung der COB unter Betriebsbedingungen

ist ni
ht m

�

ogli
h, da si
h diese im ges
hlossenen Kryostaten be�ndet. Die Justierung

muss im warmen Zustand erfolgen, wobei die spezielle Bauweise der COB gew

�

ahrleistet,

dass die Einstellungen au
h na
h dem Abk

�

uhlen erhalten bleiben. Dazu ist die gesamte

Struktur aus ein und demselben Material (Aluminiumlegierung 6061-T651) gefertigt,

so dass beim Abk

�

uhlen ledigli
h eine proportionale S
hrumpfung ohne Ver

�

anderung

der relativen L

�

angenverh

�

altnisse statt�ndet. Die S
hrumpfung betr

�

agt 2,4mm

�

uber

die Gesamtl

�

ange von 580mm der COB. Zum Ausglei
h der ni
ht zu verhindernden

Lagever

�

anderung wird der gesamte Kryostat mit Hilfe einer 5-A
hsen-Montierung be-

wegt. Die Genauigkeit der Einstellung der optis
hen Elemente soll im Betrieb ni
ht

s
hle
hter als 1% des Strahldur
hmessers in der Position und 20

00

im Winkel sein. Auf

die erforderli
hen S
hritte zur Justierung der Optik wird im Abs
hnitt 3.4 genauer

eingegangen.

3.2.7 Steuerung des MIDI-Instruments

Neben den erw

�

ahnten Motoren zur Positionierung der M1-Paraboloiden und zur Aus-

wahl der Feldbegrenzung sind no
h weitere Motoren vorhanden. Eine

�

Ubersi
ht

�

uber

alle bewegli
hen Komponenten der kalten und warmen Optik und deren m

�

ogli
hen

Stellungen ist in Tabelle 3.3 aufgelistet. Die Motoren der COB sind au�erhalb des

Kryostaten montiert und

�

uber eine thermis
h entkoppelte A
hse mit den entspre
hen-

den Komponenten verbunden. Die gesamte Steuerung des MIDI Instruments erfolgt mit

einer eigens daf

�

ur entwi
kelten Software. Die Software ist in der ESO-Softwarestruktur,

wel
he zum Beispiel au
h f

�

ur die Steuerung der Teleskope und der VLTI-Verz

�

ogerungs-

stre
ken zust

�

andig ist, integriert. Das MIDI-Instrument wird vom Benutzer mit Hilfe

von vorgefertigten Ablaufsequenzen (Templates) angesteuert, wel
he unter anderem

der Kalibrierung des Instruments, der Vorbereitung der Beoba
htung (Ausri
htung der

Teleskope, Einstellung der Verz

�

ogerungsstre
ken) sowie der eigentli
hen interferome-

tris
hen Beoba
htung dienen.

6

Impurity Band Condu
tion
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3.3 Allgemeines zur interferometris
hen Messmethode

In diesem Abs
hnitt sollen die mathematis
hen Grundlagen zum Verst

�

andnis der inter-

ferometris
hen Messmethode erkl

�

art werden. Ausf

�

uhrli
her als in der Einleitung wird

bes
hrieben, auf wel
he Weise das MIDI-Instrument r

�

aumli
h ho
haufgel

�

osten Beob-

a
htungen erm

�

ogli
ht.

3.3.1 Mathematis
he Bes
hreibung der Strahlvereinigung

Beim MIDI-Instrument erfolgt die Strahlvereinigung dur
h

�

Uberlagerung der kollimier-

ten Strahlen beider Teleskope an einer Strahlteilers
hi
ht. Das Design der Optik ist

so ausgelegt, dass dieser Vorgang in der Pupillenebene statt�ndet. Interferometris
he

Instrumente dieser Art werden deshalb au
h

"

Pupil Plane Instruments\ genannt

7

. Bei-

de Strahlen interferieren bei der

�

Uberlagerung. Die Intensit

�

at der Ausgangsstrahlen I1

und I2 h

�

angt von der relativen Phasenlage der Eingangsstrahlen A und B ab. Wie kann

r

�

aumli
h ho
haufgel

�

oste Objektinformation aus diesem Signal extrahiert werden? Zur

Kl

�

arung dieser Frage soll von den elektris
hen Feldern E der Eingangsstrahlen A und

B ausgegangen werden. Jeder Strahl transmittiert zum Teil die Strahlteilerplatte und

wird zum anderen Teil re
ektiert, wobei bei der Re
exion ein Phasensprung von �=2

auftritt. Es gilt

E

A

= E

A;1

+E

A;2

e

i

�

2

; (3.1)

E

B

= E

B;2

+E

B;1

e

i

�

2

: (3.2)

Die Strahlen sind derart angeordnet, dass si
h der re
ektierte Anteil von Strahl A mit

dem transmittierten Anteil von Strahl B

�

uberlagert und umgekehrt. Die

�

uberlagerten

Ausgangsstrahlen der Strahlvereinigungsoptik sollen mit E

1

und E

2

bezei
hnet werden.

Es gilt

E

1

= E

A;1

+E

B;1

e

i

�

2

; (3.3)

E

2

= E

B;2

+E

A;2

e

i

�

2

: (3.4)

Die elektris
hen Felder der Anteile der Eingangsstrahlen

�

uberlagern in jedem Aus-

gangsstrahl. Die Kameralinsen bilden die Ausgangsstrahlen auf dem Detektor ab, wo

ihre Intensit

�

at registriert wird. Diese erre
hnet si
h unter Ausnutzung der S
hreibweise

E

A;1

= E

A;1

e

i�

A

et
. zu

I

1

= jE

1

j

2

= jE

A;1

+E

B;1

e

i

�

2

j

2

= jE

A;1

j

2

+ E

A;1

E

B;1

e

i(�

A

��

B

�

�

2

)

+ E

A;1

E

B;1

e

�i(�

A

��

B

�

�

2

)

+ jE

B;1

j

2

= I

A;1

+ 2E

A;1

E

B;1


os(�

A

� �

B

�

�

2

) + I

B;1

= I

A;1

� 2E

A;1

E

B;1

sin(�

A

� �

B

) + I

B;1

; (3.5)

I

2

= I

A;2

+ 2E

A;2

E

B;2

sin(�

A

� �

B

) + I

B;2

(3.6)

7

Im Unters
hied dazu gibt es die M

�

ogli
hkeit der Strahlvereinigung in der Bildebene. Instrumente, die diese Methode

nutzen, werden als

"

Image Plane Instruments\ bezei
hnet.
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Die Glei
hungen zeigen, dass die Intensit

�

at der Ausgangssignale I1 und I2 sinusf

�

ormig

von der Phasendi�erenz �

A

��

B

der Eingangsstrahlen abh

�

angt

8

. Eine Ver

�

anderung der

Wegl

�

angendi�erenz des Li
hts (Opti
al Path Di�eren
e, OPD) f

�

uhrt zu einer Modula-

tion der Ausgangssignale. Die umgekehrten Vorzei
hen der Sinus-Terme bewirken, dass

sie si
h komplement

�

ar verhalten, d.h. liegt in einem Kanal konstruktive Interferenz vor,

so muss im anderen Kanal destruktive Interferenz herrs
hen. F

�

ur die Phasendi�erenz

�

A

��

B

= 0, d.h. wenn die optis
hen Wegl

�

angen in beiden Kan

�

alen des Interferometers

genau glei
h lang sind (OPD = 0), ergibt si
h f

�

ur beide Ausgangsstrahlen die glei
he

Intensit

�

at.

Im Idealfall sollte der Strahlteiler ein Verh

�

altnis von Transmissionsverm

�

ogen zu Re
e-

xionsverm

�

ogen von 1:1 haben

9

. In diesem Fall gilt

I

A;1

= I

A;2

= I

A

=2 ; (3.7)

I

B;1

= I

B;2

= I

B

=2 : (3.8)

F

�

ur die Di�erenz der Ausgangssignale, die als korrelierter Fluss I

K

bezei
hnet werden

soll, ergibt si
h dann na
h kurzer Re
hnung

I

K

= I

1

� I

2

= 2

q

I

A

I

B

� sin(��) (3.9)

mit

�� = �

A

� �

B

:

Im n

�

a
hsten Abs
hnitt soll gezeigt werden, wie der korrelierte Fluss von der r

�

aumli
hen

Struktur der Quelle abh

�

angt.

3.3.2 Korrelierter Fluss und r

�

aumli
hen Struktur des Objektes

F

�

ur die im Folgenden benutzten Bezei
hnungen sei auf die Prinzipdarstellung in Ab-

bildung 1.5 der Einleitung verwiesen. Ausgangspunkt f

�

ur die

�

Uberlegung ist zun

�

a
hst

der Fall einer Punktquelle, die genau auf der optis
hen A
hse â der Teleskope liegt. Die

optis
hen Wegl

�

angen im Interferometer sollen so eingestellt sein, dass deren Di�erenz

Null ist (OPD = 0). Die Interferenz der ebenen Wellen erfolgt na
h der oben bes
hrie-

benen Weise und f

�

uhrt zu einem korrelierten Fluss I

K

na
h Formel 3.9.

Ausgehend von diesem Fall soll nun untersu
ht werden, wel
hen Ein
uss eine Abwei-


hung �s der Position der Punktquelle am Himmel auf den korrelierten Fluss hat. Die

Abwei
hung bewirkt eine Verkippung der Wellenfront. Der dur
h die Verkippung ver-

ursa
hte Wegl

�

angenunters
hied �d des Li
hts betr

�

agt bei den im Abstand B stehenden

Teleskopen

�d = �s �B : (3.10)

8

Die sinusf

�

ormige Abh

�

angigkeit ist Folge der Strahlvereinigung an einem Strahlteiler. Bei anderen Methoden der

Strahlvereinigung, wie z.B. bei Image-Plane-Instruments, ergibt si
h eine kosinusf

�

ormige Abh

�

angigkeit.

9

Tats

�

a
hli
h ist dieses Verh

�

altnis beim MIDI-Strahlteiler etwas unters
hiedli
h und variiert mit der Wellenl

�

ange.

Dieser Umstand wird bei der Datenauswertung genauer untersu
ht.
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Der Wegl

�

angenunters
hied f

�

uhrt zu einer Phasenvers
hiebung �

d

= 2��d=� der interfe-

rierenden Strahlen. In Glei
hung 3.9 ers
heint dieser Phasenunters
hied als zus

�

atzli
her

Term im Argument des Sinus:

I

K

= 2

q

I

A

I

B

� sin(�� + �

d

) : (3.11)

Das hei�t, dass eine Abwei
hung der Position der Punktquelle zu einer Ver

�

anderung

der Phasenlage der Modulation des korrelierten Flusses f

�

uhrt. F

�

ur den

�

Ubergang von

einer Punktquelle zu einer beliebigen Intensit

�

atsverteilung I

obj

denke man si
h diese

als Summe vieler, inkoh

�

arent strahlender Punkte unters
hiedli
her Intensit

�

at:

I

obj

=

Z

I(s) ds : (3.12)

Das Li
ht jedes Punktes dur
hl

�

auft das Interferometer, ohne miteinander zu interferie-

ren. F

�

ur den korrelierten Fluss bedeutet dies die

�

Uberlagerung der Intensit

�

aten aller

Punkte mit der dur
h die jeweilige Position gegebenen Phasenlage. (Es wird zur Ver-

einfa
hung der Formel angenommen, dass die Intensit

�

at in jedem Eingangskanal glei
h

I

obj

ist.) Somit gilt

I

K;obj

= 2

Z

I(s) � sin(��+ �

d

) ds

= 2

Z

I(s)

1

2i

�

e

i(��+�

d

)

� e

�i(��+�

d

)

�

ds

=

1

i

e

i��

Z

I(s)e

i�

d

ds�

1

i

e

�i��

Z

I(s)e

�i�

d

ds : (3.13)

Der Term

Z

I(s)e

i�

d

ds =

Z

I(s)e

2�i

s�B

�

ds =

^

F [I(s)℄(B=�) (3.14)

mit

^

F [I℄(u) : Fouriertransformierte von I als Funktion der Raumfrequenz u

ist als die zweidimensionale Fouriertransformation der Intensit

�

atsverteilung I(s), aus-

gewertet bei B=�, zu identi�zieren. Das Ergebnis der Fouriertransformation ist eine

komplexe Zahl, die ges
hrieben werden kann als:

^

F [I(s)℄(B=�) =

~

I

B=�

e

i�

~

I

: (3.15)

Eingesetzt in Glei
hung 3.13 erh

�

alt man f

�

ur den korrelierten Fluss

10

:

I

K;obj

=

1

i

e

i(��+�

~

I

)

~

I

B=�

�

1

i

e

�i(��+�

~

I

)

~

I

B=�

= 2 sin(��+ �

~

I

) �

~

I

B=�

: (3.16)

10

Es wird die Hermitizit

�

at der Foriertransormation ausgenutzt: Ist I reelwertig, so gilt: F [I℄(�u) =

~

I

u

e

�i�

~

I

.
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Tabelle 3.4: Typis
he Intensit

�

atsverteilungen und ihre Visibility-Funktionen

Punktquelle I =

R

I

0

Æ(ds V � 1

Doppelstern I =

R

I

1

Æ(s+

1

2

�s) + I

2

Æ(s�

1

2

�s) ds V =

q

1+R

2

+2R 
os(2��s

B

�

)

(1+R)

2

mit R =

I

1

I

2

Uniform Disk I = I

o


ir
(d), d=Dur
hmesser V =

�

�

�

2J

1

(x)

x

�

�

�

mit J

1

(x) = erste J-Besselfkt., x = �d

B

�

Gauss I = I

o

e

�

4 ln 2jsj

2

�

2

, �=FWHM V = e

�

�

2

�

2

4 ln 2

(

B

�

)

2

F

�

ur eine beliebige Intensit

�

atsverteilung folgt also, dass die Amplitude des korrelier-

ten Flusses dur
h den Betrag

~

I

B=�

der Fouriertransformierten der Intensit

�

atsverteilung

bestimmt ist. Die Fourier-Phase �

~

I

ers
heint im Argument des Sinus und bewirkt ei-

ne Phasenvers
hiebung der Modulation. Was ein Interferometer misst, ist also eine

Komponente des Fourierspektrums der Intensit

�

atsverteilung des Objektes. Die Raum-

frequenz der Komponente ist dur
h die Wellenl

�

ange und die Basislinie festgelegt. Es

darf allerdings ni
ht unerw

�

ahnt bleiben, dass die Fourier-Phaseninformation ohne ei-

ne Phasenreferenz im Allgemeinen ni
ht messbar ist

11

. Was jedo
h gemessen werden

kann, ist die Amplitude des korrelierten Flusses, wel
he Auskunft

�

uber den Betrag der

Fourier-Komponente liefert. Allerdings muss diese no
h zum Gesamt
uss der Quelle

in Beziehung gesetzt werden, denn sonst w

�

are es ni
ht m

�

ogli
h zwis
hen einer starken

Quelle mit relativ s
hwa
hem korrelierten Fluss und einer s
hwa
hen Quelle mit rela-

tiv starkem korrelierten Fluss zu unters
heiden. F

�

ur das Verh

�

altnis der Amplitude des

korrelierten Flusses zum Gesamt
uss hat si
h die Bezei
hnung Visibility etabliert. Es

gilt

V

obj

=

2

~

I

B=�

I

A

+ I

B

: (3.17)

F

�

ur die Interpretation von interferometris
hen Messdaten ist es hilfrei
h, die Visibility-

Funktionen einiger typis
her Intensit

�

atsverteilungen zu kennen. In Tabelle 3.4 sind

einige wi
htige zusammengestellt.

3.3.3 Poly
hromatis
her Fall

Bisher wurde bei den Bere
hnungen eine mono
hromatis
h strahlende Li
htquelle an-

genommen. Diese Idealisierung tri�t f

�

ur nat

�

urli
he Quellen ni
ht zu. Es soll daher nun

11

Eine sol
he Phasenreferenz soll in Zukunft das Instrument PRIMA dur
h glei
hzeitige Messung eines Referenzsterns

bereitstellen k

�

onnen.
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Abbildung 3.7: Der korrelierte Fluss I

K

in Abh

�

angigkeit von der Wegl

�

angendi�erenz (OPD) f

�

ur

zwei vers
hiedene Filterbandbreiten. Beim s
hmalbandigen SIV-Filter (links) ist im OPD-Berei
h von

� 100�m kaum eine Abs
hw

�

a
hung der Amplitude zu erkennen. Beim vollen N-Band (re
hts) ergibt

si
h das typis
he Fringe-Paket.

die Verallgemeinerung der Formel f

�

ur den korrelierten Fluss im Falle von breitbandi-

gen Quellen vorgenommen werden. Der Fluss einer breitbandigen Quelle l

�

asst si
h als

inkoh

�

arente

�

Uberlagerung des Li
hts aller Wellenl

�

angen der gegebenen Bandbreite auf-

fassen. Es soll zur Vereinfa
hung zun

�

a
hst wieder von einer Punktquelle ausgegangen

werden. Die Formel 3.9 erweitert si
h zu

I

K

= 2

Z

I

�

�(�) sin(��) d� (3.18)

mit

�(�) : spektrale Filterfunktion :

Es soll eine kastenf

�

ormige spektrale Filterfunktion angenommen werden, f

�

ur wel
he gilt

�(�) =

(

1 f

�

ur �

0

�

1

2

�� < � < �

0

+

1

2

��

0 sonst

.

(3.19)

Weiterhin soll angenommen werden, dass die Intensit

�

at der Quelle innerhalb der Filter-

bandbreite konstant I

�

0

ist. Dann folgt s
hlie�li
h f

�

ur den korrelierten Fluss aus Formel

3.18:

I

K

= 2I

�

0

��

sin(���=�

2

0

��)

���=�

2

0

��

sin(��) : (3.20)

Die von der Phasendi�erenz �� abh

�

angige Modulation des korrelierten Flusses ist mit

einer einh

�

ullenden sin
-Funktion multipliziert. Als Folge davon entsteht ein so genann-

tes

"

Fringe-Paket\. In Abbildung 3.7 ist der korrelierte Fluss f

�

ur zwei vers
hiedene

Filterbandbreiten dargestellt. Je gr

�

o�er die Bandbreite das interferierenden Li
hts ist,

desto s
hmaler ist das Fringe-Paket.
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Die sin
-Funktion ist die Fouriertransformierte der Kastenfunktion. Es l

�

asst si
h allge-

mein zeigen, dass die einh

�

ullende Funktion die Fouriertransformierte der Filterfunktion

ist. F

�

ur die endg

�

ultige Formel zur Bes
hreibung des korrelierten Flusses ergibt si
h da-

her als Erweiterung von Formel 3.16

I

K;obj

= 2 
(��) sin(��+ �

~

I

) �

~

I

B=�

= 2 
(2�

OPD

�

0

) sin(2�

OPD

�

0

+ �

~

I

) �

~

I

B=�

(3.21)

mit


 : Fouriertransformierte der spektralen Filterfunktion.

3.4 Justierung der MIDI-Optik

F

�

ur den einwandfreien Betrieb des MIDI-Instruments ist es Voraussetzung, dass alle

optis
hen Elemente genau justiert sind. Bei der Komplexit

�

at des Strahlengangs mit

Verz

�

ogerungsstre
ken, Zwis
henfoki, Strahlvereinigungsoptik, Kamera usw., ist die Ju-

stierung keine triviale Angelegenheit. Hinzu kommt, dass die Elemente der kalten opti-

s
hen Bank bei Betriebsbedingungen ni
ht zug

�

angli
h sind. Die Justierung dieses Teils

der Optik muss im ausgebauten Zustand bei Zimmertemperatur erfolgen. Wi
htigstes

Ziel ist, dass si
h die Strahlen an der Strahlteilers
hi
ht in Winkel und Position genau

�

uberlagern, denn nur so ist die Interferenz des Li
hts von beiden Teleskopen und dessen

Aufzei
hnung auf dem Detektor gew

�

ahrleistet. Na
hdem im Folgenden die Auswirkung

einer mangelhaften

�

Uberlagerung der Strahlen genauer untersu
ht wird, soll eine

�

Uber-

si
ht

�

uber die erforderli
hen S
hritte zur Justierung der warmen und kalten optis
hen

Bank gegeben werden.

3.4.1 Strahl-

�

Uberlagerung und m

�

ogli
her Visibility-Verlust

Der Aufbau der Strahlvereinigungsoptik ist so ausgelegt, dass die beiden Eingangsstrah-

len an derselben Position der Strahlteilers
hi
ht auftre�en. Sie errei
hen diese Position

jeweils von einer Seite der Platte kommend unter einem Winkel von 30

Æ

. Es

�

uberlagert

si
h jeweils der re
ektierte Teil eines Strahls mit dem transmittierten Teil des anderen.

Die

�

uberlagerten Strahlen bilden die beiden interferometris
hen Ausgangskan

�

ale und

werden mit der Kamera auf dem Detektor abgebildet. Es kommen prinzipiell zwei Ursa-


hen f

�

ur eine mangelhafte

�

Uberlagerung und einer damit verbundenem Verminderung

der Interferenz in Frage:

1. Unters
hiedli
he Position der Strahlen auf der Strahlteilers
hi
ht,

2. Winkel zwis
hen re
ektierten und transmittierten Ausgangsstrahlen.
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Abbildung 3.8: Links: S
hematis
he Darstellung zweier ni
ht perfekt

�

uberlappender Eingangsstrah-

len (Si
ht auf Quers
hnitts


�

a
he). Die Interferenz kann nur im Berei
h der

�

Uberlappung statt�nden,

was zu einer mit dem Abstand s wa
hsenden Verminderung des Fringe-Kontrastes f

�

uhrt. Re
hts: Die

Fl

�

a
he des

�

uberlappenden Berei
hes ist die Autokorrelationsfunktion der Kreisfunktion (dur
hgezoge-

ne Linie). F

�

ur kleine Abst

�

ande s ist eine lineare Funktion eine gute N

�

aherung (gestri
helte Linie).

1. Unters
hiedli
he Position der Strahlen auf der Strahlteilers
hi
ht

Wie bereits in der mathematis
hen Bes
hreibung der Strahlvereinigung (Abs. 3.3.1)

erl

�

autert wurde, �ndet die Interferenz dur
h

�

Uberlagerung der E-Felder der Eingangs-

strahlen statt. Es wurde dabei davon ausgegangen, dass die optis
hen A
hsen der trans-

mittierten und re
ektierten Strahlen hinter der Strahlteilerplatte identis
h sind und

beide Quers
hnitts


�

a
hen vollst

�

andig

�

uberlagern. Sollte jedo
h ein paralleler Versatz

der optis
hen A
hsen vorhanden sein, so

�

uberlagern si
h ledigli
h Teilberei
he der E-

Felder beider Strahlen (Abb. 3.8, links), w

�

ahrend der Rest ohne zu interferieren zum

Detektor gelangt. Der ni
ht-interferierende Anteil weist keine Intensit

�

atsmodulation

bei Ver

�

anderung der optis
hen Wegl

�

ange auf und f

�

uhrt daher zu einer Verringerung

des Fringe-Kontrastes. Der Verlustfaktor V

loss

f

�

ur die gemessene Visibility ist propor-

tional zum

�

uberlappenden Berei
h der Quers
hnitts


�

a
hen. Dieser Berei
h ist abh

�

angig

vom Versatz s der Strahlen und bere
hnet si
h aus der Autokorrelationsfunktion der

Kreisfunktion:

V

loss

(s) = AC[
ir
(d)℄(s) =

2

�

0

�

ar

os

�

s

d

�

�

s

d

s

1�

�

s

d

�

2

1

A

(3.22)

mit

AC[f(x)℄(s) : Autokorrelationsfunktion von f(x) in

Abh

�

angigkeit von s (auf 1 normiert).
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quad. Näherung

Abbildung 3.9: Links: Auswirkung des Winkels � bei der

�

Uberlagerung der Eingangsstrahlen. Zur Ver-

einfa
hung wurde auf die Darstellung der Re
exion der Strahlen an der Strahlteilers
hi
ht verzi
htet

und au�erdem der Winkel stark

�

ubertrieben. Es soll verdeutli
ht werden, dass ein unters
hiedli
her

Winkel zu r

�

aumli
hen Interferenzstreifen in der Pupillenebene der Strahlen f

�

uhrt. In der Bildebene

wird dadur
h der Fringe-Kontrast vermindert. Re
hts: Der dur
h diesen E�ekt bedingte Visibility-

Verlust in Abh

�

angigkeit vom Winkel � (dur
hgezogene Linie, Erkl

�

arung siehe Text). Die quadratis
he

N

�

aherung ist gestri
helt eingezei
hnet.

Die Funktion

12

zeigt f

�

ur kleine Werte von s einen linearen Verlauf (Abb. 3.8, re
hts)

und l

�

asst si
h n

�

ahern dur
h

V

loss

(s) � 1�

4s

�d

: (3.23)

Die Spezi�kationen der MIDI-Optik verlangen, dass der Strahl-Versatz na
h Passie-

ren der Strahlteilerplatte ni
ht mehr als 1% des Strahldur
hmessers von d = 10mm

betragen darf. Der daraus folgende maximale Visibility-Verlustfaktor bere
hnet si
h zu

V

loss

(s = 0;3mm) � 0;99 : (3.24)

Die gemessene Visibility wird also h

�

o
hstens um 1% niedriger sein, als bei perfekter

�

Uberlappung der Strahlen.

2. Winkel zwis
hen re
ektierten und transmittierten Ausgangsstrahlen

Neben einem Versatz der optis
hen A
hsen k

�

onnen die Strahlen au
h einen von Null ver-

s
hiedenen Winkel zueinander aufweisen. In diesem Fall weisen die Wellenfronten beider

Strahlen na
h der Strahlvereinigung eine Verkippung zueinander auf (Abb. 3.9, links).

Als Folge davon ist die Phase der E-Felder im Berei
h der

�

uberlappenden Quers
hnitts-




�

a
hen ni
ht konstant und es entsteht (bei hinrei
hend starker Verkippung) ein strei-

fenf

�

ormiges Interferenzmuster in der Pupillenebene. Der E�ekt f

�

uhrt dazu, dass si
h

12

Diese Funktion ist au
h als

"

Zeltfunktion\ bekannt und bes
hreibt beispielsweise die

�

Ubertragungsfunktion einer

kreisf

�

ormigen Pupille im Frequenzraum.
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konstruktive und destruktive Anteile gegenseiteig aufheben und der Fringe-Kontrast

bei Ver

�

anderung der optis
hen Wegl

�

ange vermindert wird. Der ortsabh

�

angige Phasen-

unters
hied ��

�

betr

�

agt f

�

ur eine Verkippung der Wellenfronten um den Winkel �

��

�

(x) = x sin(�)

2�

�

� x�

2�

�

: (3.25)

Zur Bere
hnung des resultierenden Visibility-Verlustes wird die Summe der E-Felder

unter Ber

�

u
ksi
htigung der ortsabh

�

angigen Phase

�

uber die Quers
hnitts


�

a
he integriert

(in Polarkoordinaten r und �):

E

sum

=

Z

2�

0

Z

d=2

0

E

A;1

+E

B;1

e

i

�

2

+��

�

(x)

r dr d� (3.26)

mit

x = r 
os �:

Das Integral kann mit Hilfe der Besselfunktion gel

�

ost werden und ergibt

E

sum

/

J

1

(d��=�)

d��=�

: (3.27)

Das resultierende E-Feld verh

�

alt si
h in Abh

�

angigkeit vom Winkel �

�

ahnli
h wie bei

der Beugung an einer Lo
hblende. Der Visibility-Verlust ist proportional zur St

�

arke

des E-Feldes und kann f

�

ur kleine Winkel � mit einer quadratis
hen Funktion gen

�

ahert

werden (Abb. 3.9, re
hts). Es gilt:

V

loss

(�) � 1�

�

2

8

 

d�

�

!

2

: (3.28)

Die Elemente der Strahlvereingungsoptik k

�

onnen mit einer Genauigkeit von 20

00

einge-

stellt werden

13

. Der bei diesem Winkel zu erwartende Visibility-Verlustfaktor erre
hnet

si
h zu:

V

loss

(� = 20

00

) � 0;99 : (3.29)

Die bes
hriebenen Spezi�kationen betre�en die Justierung der MIDI-Optik. Ni
ht ju-

stierbar, jedo
h au
h wi
htig f

�

ur den instrumentellen Visibility-Verlust sind weitere

Spezi�kationen, wel
he bei der Herstellung der Strahlteilerplatte ber

�

u
ksi
htigt wer-

den mussten. Die wi
htigsten sind:

� Ober


�

a
hengenauigkeit: Abwei
hungen < 80 nm p-v ) V

loss

� 0;98 ,

� Planparallelit

�

at: Abwei
hung < 10

00

) V

loss

� 0;99 ,

13

20

00

entspre
hen 1/10 �/d .
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� Strahlteilungs-Verh

�

altnis: 0;4 < R; T < 0;6 ) V

loss

� 0;96 ,

� Re
exion an der passiven Seite < 0;02 ) V

loss

� 0;98 ,

� Absorption der Strahlteilerplatte < 0;02 ) V

loss

� 0;98 ,

� Phasendi�erenz f

�

ur s- und p-Polarisation < 0;2 rad ) V

loss

� 0;99 .

3.4.2 Dur
hf

�

uhrung der Justierung

Im Laufe der Integration des MIDI-Instruments im Labor des Max-Plan
k-Instituts

wurden Vorgehensweisen zur Justierung der COB und der WOB entwi
kelt und gete-

stet. Eine s
hrittweise Anleitung mit allen Einzelheiten ist in den ESO-Dokumenten

"

MIDI Cold Opti
s Alignment Manual\ (Nr.: VLT-TRE-MID-15821-0239) und

"

Warm-

Opti
s Assembly and Alignment Manual\ (Nr.: VLT-MAN-MID-15822-0154) zu �nden.

Die Dokumente sind bei Bedarf

�

uber das MIDI-Projekt oder das ESO-Ar
hiv zu er-

halten. In diesem Abs
hnitt soll ledigli
h auf die Grundprinzipien eingegangen werden,

die eine Justierung mit der erforderli
hen Genauigkeit m

�

ogli
h ma
hen.

Justierung der kalten optis
hen Bank (COB)

Die Justierung dieses Teils der MIDI-Optik erfolgt in ausgebautem Zustand. Gene-

rell k

�

onnen alle wi
htigen Arbeitss
hritte mit si
htbarem Li
ht dur
hgef

�

uhrt wer-

den, da die meisten optis
hen Elemente der COB re
exiv sind. Au
h die Strahltei-

lerplatte wurde so spezi�ziert, dass die Justierung der Strahlvereinigungsoptik mit

si
htbarem Li
ht m

�

ogli
h ist. Ledigli
h die Kameras und die Position des Detektors

k

�

onnen erst unter Betriebsbedingungen getestet werden. Wi
htigste Hilfsmittel bei der

Dur
hf

�

uhrung der Justierung ist ein Alignmentteleskop (Firma Taylor Hobson) und

ein Laser-Interferometer (Firma FISBA). Die Vorgehensweise der Justierung soll bei-

spielhaft f

�

ur den M1-Spiegel der COB-Optik dargestellt werden.

Als Referenz dient ein Spiegel, der nominell senkre
ht zum Strahlengang an der Front-

seite der COB angebra
ht wird. Dur
h Einstellen eines Alignmentteleskops in Auto-

kollimation auf den Referenzspiegel wird dieses parallel zur optis
hen A
hse eines Ein-

gangsstrahls ausgeri
htet. Na
h Entfernen des Referenzspiegels kann das Alignment-

teleskop

�

uber den M1-Spiegel auf das Pinhole fokussiert werden. Das Teleskop wird

dazu auf

"

unendli
h\ eingestellt, da der M1-Spiegel die Fokussierung des kollimierten

Strahlenb

�

undels auf das Pinhole bewirkt. Eine Verkippung des M1-Spiegels

�

au�ert si
h

dadur
h, dass das Pinhole dur
h das Teleskop ni
ht zentriert gesehen wird. Zur Ju-

stierung des M1-Spiegels muss dieser von seiner Halterung abgebaut werden. Da im

Allgemeinen nur sehr kleine Ver

�

anderungen des Winkels erforderli
h sind, wird zu des-

sen Korrektur die Au
age


�

a
he des Spiegels mit einem speziellem Mittel poliert. Es

muss darauf gea
htet werden, dass dabei die erforderli
he Verkippung der Au
age


�

a
he

errei
ht wird. Na
h Einbau das Spiegels kann das Resultat der Prozedur

�

uberpr

�

uft wer-

den.

�

Ubli
herweise ist eine mehrfa
he Wiederholung der Arbeitss
hritte erforderli
h, bis

der erste M1-Spiegel ausgeri
htet ist. Dana
h erfolgt die Justierung des M1-Spiegel des

anderen Kanals na
h der glei
hen Vorgehensweise.
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Eingang A offen

Ausgangsstrahl

 I1

Eingang B offen

Ausgangsstrahl

 I2

Abbildung 3.10: Messung des Strahlversatzes mit Hilfe des Alignmentteleskops von der Detektorseite

her. Die Bilder zeigen den Strahl im Quers
hnitt in der Ebene der Strahlteilerplatte (High-Sens Mo-

dus). Dur
h abwe
hselndes

�

O�nen der Eingangskan

�

ale kann ein m

�

ogli
her Unters
hied in der Position

der Teilstrahlen beoba
htet werden (markiert dur
h dur
hgezogene und gestri
helte Linien). Das in

einigen Bildern erkennbare doppelte Ers
heinen des Strahlquers
hnitts ist dur
h Re
ektion des Li
hts

an beiden Ober


�

a
hen der Strahlteilerplatte bedingt. Die dreie
kf

�

ormigen Markierungen dienten zu

Testzwe
ken.

Zur Justierung der M2-Spiegel und der Spiegel der Strahlvereinigungsoptik wird das

Alignmentteleskop von der Detektorseite,

�

uber die Strahlvereinigungsoptik und M2,

auf das Pinhole ausgeri
htet. Dur
h Ausf

�

uhren zahlrei
her weiterer Arbeitss
hritte, die

detailliert im COB-Alignment-Manual bes
hrieben sind, erfolgt na
heinander die Ein-

stellung der optis
hen Elemente. Das Resultat ist s
hlie�li
h die

�

Ubereinstimmung der

Teilstrahlen in jedem interferometris
hen Ausgangskanal sowohl in Position als au
h

im Winkel zueinander.

Zur

�

Uberpr

�

ufung der Position wird das Alignmentteleskop auf die Strahlteilerplatte

fokussiert. Dur
h abwe
hselndes

�

O�nen der Eing

�

ange A und B mit dem Shutter kann

die Position der Strahlenb

�

undel miteinander vergli
hen werden (Abb. 3.10). Die

�

Uber-

pr

�

ufung des Winkels zwis
hen den Teilstrahlen erfolgt dur
h Einstellen des Alignment-

teleskops auf

"

unendli
h\, so dass wieder das Pinhole si
htbar wird (diesmal von der

R

�

u
kseite gesehen). Werden au
h hier abwe
hselnd die Eing

�

ange A und B ge

�

o�net,

so sollten die beiden Bilder des Pinholes idealerweise an derselben Stelle si
htbar sein

(Abb. 3.11). Ein

"

Springen\ der Bilder deutet auf eine Verkippung der Strahlenb

�

undel

hin.
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Eingang A offen Eingang B offenEingang A+B offen

Abbildung 3.11: Die Messung des Winkels zwis
hen den Teilstrahlen erfolgt dur
h fokussieren des Ali-

gnmentteleskops auf

"

unendli
h\, so dass

�

uber die M2-Spiegel das Pinhole si
htbar wird. Die Bilder

des Pinholes von Strahl A und B sollten idealerweise an der selben Stelle si
htbar sein. Ein Unter-

s
hied deutet auf einen Winkel zwis
hen den Teilstrahlen hin. Die Abbildungen zeigen beispielhaft

den Ausgangskanal I1 bei Benutzung des High-Sens Modus.

Die Justierung wurde zun

�

a
hst im Labor des Max-Plan
k-Instituts dur
hgef

�

uhrt und

ans
hlie�end, na
h dem Transport zum Paranal, no
hmals

�

uberpr

�

uft und weiter op-

timiert. Die bei der letzten

�

Uberpr

�

ufung vor Inbetriebnahme des Instruments be-

stimmten Werte f

�

ur die Unters
hiede in Position und Winkel der Strahlen sind in

Tabelle 3.5 aufgef

�

uhrt. Die Tests ergaben einen Unters
hied in der Position der

Strahlen von 0,3mm. Der dadur
h bedingte Visibility-Verlustfaktor bere
hnet si
h zu

V

loss

(s=0,3mm) � 0;96. Da die Einstellung der Position der Strahlen nur dur
h eine

aufwendige Modi�kation bestimmter Bauteile der Strahlvereinigungsoptik m

�

ogli
h ist,

wurde von einer Korrektur abgesehen. Ein gewisser Winkel zwis
hen den Ausgangs-

strahlen im warmen Zustand der COB wurde jedo
h absi
htli
h eingestellt, denn es

zeigte si
h, dass bei der Abk

�

uhlung auf die Betriebstemperatur von 40K eine Ver

�

ande-

rung dieses Winkels auftritt. Die Ver

�

anderung

�

au�ert si
h dur
h eine Verlagerung der

Bilder der Pinholes auf dem Detektor. Zur Kompensation wurde dieser Unters
hied

quantitativ bestimmt und na
h erneuter Aufw

�

armung des Instruments bei der Justie-

rung des Winkels ber

�

u
ksi
htigt. Es stellte si
h jedo
h heraus, dass die Vers
hiebung

bei der n

�

a
hsten Abk

�

uhlung ni
ht exakt vorausbere
henbar war. Aus den Detektor-

bildern wurden ein verbleibender Winkelunters
hied ermittelt (Tab. 3.5). Der dadur
h

zu erwartende Visibility-Verlustfaktor betr

�

agt V

loss

(�=50

00

) � 0;93. Hier stie� man of-

fensi
htli
h an die Grenzen der Genauigkeit der MIDI-Optik. Der Winkelunters
hied

stellt jedo
h kein kritis
hes Problem dar. Erstens erwies si
h der Unters
hied bei weite-

ren Tests (Februar 2003) als stabil und kann ggf. bei der Messung der Objektvisibility

ber

�

u
ksi
htigt werden. Zweitens wird ohnehin { bei Benutzung gr

�

o�erer Pinholes {

das zu beoba
htende Objekt derart im Gesi
htsfeld der Teleskope platziert, dass der

Unters
hied aufgehoben wird.
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Tabelle 3.5: Die bei der letzten

�

Uberpr

�

ufung vor Inbetriebnahme des Instruments bestimmten Werte

f

�

ur die Unters
hiede in Position und Winkel der Strahlen (7. November 2002). Der Winkel wurde

weiterhin au
h bei Betriebsbedingungen (T=40K) dur
h Auswertung von Detektorbildern bestimmt.

High Sens S
i. Phot

s

I1

(0,20 � 0,03)mm (0,30 � 0,03)mm

s

I2

(0,28 � 0,03)mm (0,30 � 0,03)mm

�

I1

130

00

� 10

00

72

00

� 10

00

�

I2

136

00

� 10

00

80

00

� 10

00

�

I1,T=40K

52

00

� 5

00

54

00

� 5

00

�

I2,T=40K

52

00

� 5

00

53

00

� 5

00

Justierung der warmen optis
hen Bank (WOB)

Die Einstellung der optis
hen Elemente der WOB gestaltet si
h weniger kompliziert als

die der COB, da alle Elemente dur
h Justiers
hrauben in Winkel (zwei A
hsen) und

Position (eine A
hse) verstellbar sind. Au�erdem k

�

onnen alle erforderli
hen Arbeits-

s
hritte bei installierter WOB erfolgen. Au
h hier kann die Justierung mit optis
hen

Li
ht erfolgen, Alignmentteleskope sind dazu das wi
htigste Hilfsmittel. Des Weiteren

werden so genannte Pentaprismen verwendet, die eine genaue Umlenkung des Li
hts

um 90

Æ

erlauben. Die Justierung erfolgt in drei Haupts
hritten:

1. Justierung der drei Referenzplatten (Alignment Plates),

2. Justierung des optis
hen Aufbaus zur Einspeisung der Laborli
htquelle,

3. Justierung der optis
hen Teile der beiden Verz

�

ogerungsstre
ken.

F

�

ur eine detaillierte Bes
hreibung der einzelnen Arbeitss
hritte sei auf das WOB-

Alignment-Manual verwiesen.

Abglei
h zwis
hen WOB und COB

Der gesamte Kryostat kann mit Hilfe einer motorbetriebenen 5-A
hsen-Montierung

in Winkel (drei A
hsen) und Position (zwei A
hsen) bewegt werden, um die genaue

Ausri
htung der COB bez

�

ugli
h der WOB zu errei
hen. Dieser Arbeitss
hritt muss

na
h Abk

�

uhlung der COB auf Betriebstemperatur erfolgen, damit die S
hrumpfung

der COB (um 2,4mm in der L

�

ange) ber

�

u
ksi
htigt wird. Es wird dabei mit einem

Alignmentteleskop entlang der Eingangsstrahlen

14

�

uber die Verz

�

ogerungsstre
ken der

WOB zum Eingang des Kryostaten gebli
kt. Glei
hzeitig wird das Li
ht einer Lampe

�

uber einen Strahlteiler ebenfalls in den Kryostaten gelenkt. Die COB hat eine besondere

14

Die Einstellung wurde zuvor mit Hilfe der Referenzplatten der WOB vorgenommen.
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Einstellungsm

�

ogli
hkeit f

�

ur Autokollimation. In diesem Modus passiert das Li
ht der

Lampe das Pinhole und wird ans
hlie�end zur

�

u
k re
ektiert. Das Li
ht gelangt nur

dann zum Alignmentteleskop, wenn die optis
hen A
hsen von COB und WOB exakt

parallel zueinander ausgeri
htet sind. Um das zu errei
hen wird der Winkel mit der

5-A
hsen-Montierung eingestellt. Zur

�

Uberpr

�

ufung der Position der COB wird das

Alignmentteleskop auf die kalte Pupillenblende fokussiert und darauf gea
htet, dass

diese zentriert gesehen werden kann. Die Einstellung der Position erfolgt ebenfalls mit

der 5-A
hsen-Montierung.
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Kapitel 4

Interferometris
he Beoba
htungen

von jungen Sternen mit dem

MIDI-Instrument

Die ersten Test-Messungen mit dem MIDI-Instrument erfolgten direkt na
h der In-

stallation im Dezember 2002 mit zwei Siderostaten (Aperturdur
hmesser: 40 
m), die

auf AT-Stationen im Abstand von 8 Metern aufgestellt wurden. Das geringe Li
ht-

sammelverm

�

ogen der Siderostaten sowie der Umstand, dass diese Instrumente ni
ht im

Chopping-Modus betrieben werden konnten, ers
hwerten das Vorhaben,

"

erste Frin-

ges\ bei einem astronomis
hen Objekt zu beoba
hten. Trotzdem gelang es in der Na
ht

vom 10. Dezember ein korreliertes Signal von dem im Infrarotberei
h sehr hellen Stern

Beteigeuze (4680 Jy) zu detektieren. Wenig sp

�

ater, in den fr

�

uhen Morgenstunden des

15. Dezember, konnte ein korreliertes Signal zum ersten Mal au
h mit zwei 8-Meter-

Teleskopen des VLTI (UT1 und UT3) aufgezei
hnet werden. Das dabei beoba
htete

Objekt war �Carinae mit einem Fluss von 250 Jy. Somit hatte MIDI seine Funkti-

onst

�

u
htigkeit in Verbindung mit der VLTI-Infrastruktur bewiesen (Leinert et al. 2003).

Es erfolgten weitere Tests mit der Beoba
htung von astronomis
hen Objekten im Fe-

bruar, Mai und Juni 2003 (so genannte Commissioning-Runs), sowie die erste oÆzielle

Beoba
htungskampagne (Guaranteed Time Observation, GTO), wel
he vom 11. bis 13.

Juni 2003 stattfand. Die Auswertung eines Teils der dabei gewonnenen Daten ist Ge-

genstand dieses Kapitels. Im Einzelnen handelt es si
h dabei um Daten von den beiden

jungen Sternen Z Canis Majoris (ZCMa) und VV Coronae Australis (VVCrA).

4.1 Breitbandige interferometris
he Beoba
htung von ZCMa

Die starke Leu
htkraft des Objektes ZCMa

1

im N-Band von 138 Jy und die zur Zeit

des ersten Comissionings im Februar 2003 g

�

unstige Position am Himmel ma
hten diese

Quelle zu einem bevorzugten Objekt f

�

ur Tests des MIDI-Instruments. Dar

�

uber hinaus

ist dieses Objekt au
h aus wissens
haftli
her Si
ht interessant, da es si
h um ein in

1

Weitere relativ gebr

�

au
hige Bezei
hnungen f

�

ur ZCMa sind HD53179, HBC243, MWC165, IRAS 07013-1128 .
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Staub gebettetes junges stellares Objekt handelt. ZCMa wurde in den N

�

a
hten vom 23.

und 24. Februar mit UT1 und UT3 beoba
htet. Die Qualit

�

at eines der aufgezei
hneten

Datens

�

atze erwies si
h bei der Analyse als gut genug, um eine erste Bestimmung der

Objektvisibility dur
hzuf

�

uhren. Wie si
h zeigen wird, erlaubt dieser eine Wert bereits

eine grobe Abs
h

�

atzung der Gr

�

o�e der Staubverteilung in diesem System. Die dazu

n

�

otigen Annahmen ergeben si
h aus den bisher bekannten Objekteigens
haften von

ZCMa, die im Folgenden dargestellt werden.

4.1.1 Das junge stellare Objekt ZCMa

ZCMa ist ein junges stellares Objekt, das als FUOrionis-Objekt klassi�ziert wurde

(Hartmann et al. 1989). Diese spezielle Klasse von jungen Sternen der Spektralty-

pen F bis M zei
hnet si
h dur
h besonders stark ausgepr

�

agte Helligkeitszunahmen

im Visuellen von �V = 5 � 6mag aus, die si
h innerhalb einiger Monate vollziehen.

Das Spektrum weist tiefe blau-vers
hobene Absorptionslinien auf. Na
h einem Aus-

bru
h klingt die Helligkeit in einem Zeitraum von Jahren bis Jahrzehnten langsam

wieder ab. Zur Erkl

�

arung dieses Ph

�

anomens wurden vers
hiedene Me
hanismen vor-

ges
hlagen. Hartmann & Kenyon (1985) stellen in ihrem Artikel mit dem Titel

"

On

the Nature of FUOrionis Obje
ts\ dar, dass s
hnelle Akkretion von Materie auf einen

Vor-Hauptreihen-Stern sowohl die Helligkeitsausbr

�

u
he, als au
h weitere Aspekte dieser

Objekte erkl

�

aren k

�

onnen. Da es bei vielen FUOrionis-Objekten keinerlei Indizien f

�

ur

einen Begleiter gibt, s
hlie�en die Autoren, dass die Materie aus einer zirkumstellaren

Staubs
heibe stammen muss. Instabilit

�

aten in der S
heibe sollen daf

�

ur verantwortli
h

sein, dass in relativ kurzer Zeit (vergli
hen mit der Lebensdauer der S
heibe) Ma-

terie mit einer Masse in der Gr

�

o�enordnung von etwa 10

�2

M

�

vom zentralen Stern

akkretiert wird und den Ausbru
h erzeugt. Weitere Eigens
haften, wie die spektrale

�

Ahnli
hkeit mit TTauri-Sternen (Gahm 1975) und die h

�

au�g bei FUOrionis-Objekten

beoba
htbaren Materieaus


�

usse (Evans et al. 1994) weisen auf das junge Alter die-

ser Objekte hin. Untersu
hungen von Weintraub et al. (1991) und Sandell & Wein-

traub (2001) best

�

atigten dies und ordnen FUOrionis-Objekte den YSOs Class 0 bis I

(Def. s. Abs. 1.1) zu.

Da das Spektrum au
h bei visuellen Wellenl

�

angen von der starken Akkretion domi-

niert wird, ist die Bestimmung des Spektraltyps s
hwierig. Obwohl ZCMa als Herbig-

Ae/Be-Stern (Herbig 1960) klassi�ziert wurde, sind au
h typis
he Eigens
haften ei-

nes FUOrionis-Objektes erkennbar, wie z.B. ein Spektrum, das zumindestens teilweise

vom Spektraltyp F ist und das Auftreten von blau-vers
hobenen Balmer- und Na I-

Absorptionslinien (Finkenzeller & Mundt 1984). Spe
kle-Beoba
htungen im nahen In-

frarot o�enbarten die Existenz eines Begleiters (Koresko et al. 1991). Weiterhin wurden

bei ZCMa au
h Materieaus


�

usse (Jets) beoba
htet (P

�

otzel et al. 1989). Eine Zusam-

menstellung der Objektparameter, insbesondere der beoba
hteten Objekthelligkeiten,

ist in Tabelle 4.1 zu �nden. F

�

ur das N-Band-Spektrum sei auf Abbildung 2.11 im Ka-

pitel 2

�

uber TIMMI2-Beoba
htungen hingewiesen.

Der projizierte Abstand der Komponenten bere
hnet si
h aus deren Separation und

Entfernung zu 115AE. Bisher war es ni
ht m

�

ogli
h, die beiden Komponenten im mitt-
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Tabelle 4.1: Objektparameter und Helligkeiten des Systems ZCMa

Gesamtsystem Ref.

Koordinaten (J2000) RA: 07:03:43,16 Æ:: -11 33 06,2 1

Distanz 1150 p
 � 170 p
 2,3

Separation 0,100

00

� 0,007

00

4

Positionswinkel 120

Æ

� 4

Æ

4

U 11,24mag 5

B 10,56mag 5

V 9,35mag 5

R 8,57mag 5

I 7,80mag 5

J 6,14mag 4

H 5,09mag 4

K 3,79mag 4

L

0

1,73mag 4

M 0,86mag 4

N -1,4mag (138 Jy) 6

IRAS 12 �m 126,60 Jy 1

IRAS 25 �m 221,30 Jy 1

IRAS 60 �m 322,00 Jy 1

IRAS 100 �m 354,00 Jy 1

SO-Komponente NW-Komponente

1,27 �m 4,8 Jy 1,0 Jy 4

1,65 �m 7,1 Jy 2,6 Jy 4

2,2 �m 6,1 Jy 13,5 Jy 4

3,28 �m 7 Jy 36 Jy 4

4,04 �m 8 Jy 51 Jy 4

4,8 �m 9 Jy 61 Jy 4

Referenzen: 1: SIMBAD Datenbank, 2: Skinner et al. (1993), 3: Claria (1974) 4:

Koresko et al. (1991), 5:Berrilli et al. (1992), 6: Integrierter Fluss im N-Band aus

TIMMI2-Spektren (diese Arbeit, gemittelter Wert aus zwei Messungen).

leren Infrarotberei
h aufzul

�

osen. Somit ist die Frage na
h der genaueren Verteilung des

warmen Staubes im System bisher unbeantwortet geblieben.

4.1.2 Datenaufnahme mit dem MIDI-Instrument

Zur Messung des korrelierten Flusses eines Objektes muss die optis
he Wegl

�

ange in

beiden Armen des Interferometers von der Quelle bis zur Strahlvereinigungsoptik

des Interferometers exakt glei
h lang sein. Die Anglei
hung erfolgt mit den VLTI-

internen Verz

�

ogerungsstre
ken. Der Re
ektor einer der beiden Verz

�

ogerungsstre
ken

wird zun

�

a
hst an die Position gefahren, die si
h aus der Position des Objektes am

Himmel, dem Abstand und der Orientierung der beiden anges
hlossenen Teleskope

und der L

�

ange des Li
htweges in den Tunneln bere
hnet. Es wird bei der Anglei
hung

der Wegl

�

angen eine Genauigkeit von etwa einen Millimeter errei
ht. Um au
h den

restli
hen Wegl

�

angenunters
hied auszuglei
hen, erfolgt das so genannte
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Fringe-Sear
hing:

Eine der piezobetriebenen MIDI-internen Verz

�

ogerungsstre
ken vollzieht einen

"

OPD-

S
an\ von 60�m, w

�

ahrend dessen na
heinander 40 Einzelaufnahmen gema
ht werden.

Der korrelierte Fluss wird dur
h Subtraktion der Signale der interferometris
hen

Ausgangskan

�

ale I

1

und I

2

bestimmt. Kann w

�

ahrend des S
ans keine Modulation des

Di�erenzsignals registriert werden, so ist die optis
he Wegl

�

ange o�ensi
htli
h no
h

ni
ht angegli
hen. Der optis
he Weg wird in diesem Fall mit der VLTI-Verz

�

ogerungs-

stre
ke um 30�m ver

�

andert und der Vorgang wiederholt. Wird eine Modulation

registriert, erfolgt das so genannte

Finge-Tra
king:

Die MIDI-interne Verz

�

ogerungsstre
ke f

�

uhrt wiederholte S
ans aus. Bei jedem S
an

wird die Position mit maximaler St

�

arke der Modulation ermittelt. Die VLTI-Verz

�

oge-

rungsstre
ke wird derart ver

�

andert, dass die maximale Modulation, d.h. das Zentrum

des Fringe-Paketes, in der Mitte des S
ans zu liegen kommt. Auf diese Weise wer-

den au
h OPD-

�

Anderungen ausgegli
hen, die dur
h die turbulente Atmosph

�

are

bedingt sind. Dieser Modus wird au
h

"

Self Fringe-Tra
king Mode\ genannt, da die

Steuerungssoftware des MIDI-Instruments die Daten analysiert und entspre
hende

Kommandos an die VLTI-Verz

�

ogerungsstre
ken sendet. F

�

ur die Zukunft ist au
h

externes Fringe-Tra
king vorgesehen, bei dem ein separates Instrument (FINITO)

diese Aufgabe

�

ubernimmt.

Eine Fringe-Tra
king-Sequenz kann einige Minuten dauern. Der Detektor wird w

�

ahrend

des Fringe-Sear
hings und Fringe-Tra
kings zur Zeit- und Spei
herplatzersparnis nur

in den Berei
hen der Ausgangskan

�

ale ausgelesen und die Daten gespei
hert (Windo-

wing). Jeder gespei
herte MIDI-Datensatz besteht aus einer Abfolge von mehreren tau-

send Einzelaufnahmen. Die Bestimmung

2

der Visibility erfolgt dur
h Bere
hnung des

Verh

�

altnisses des korrelierten Flusses I

K

zum Gesamt
uss I

A

+I

B

, wobei der korrelierte

Fluss zun

�

a
hst auf einer einfa
hen Weise dur
h Bere
hnung des maximalen absoluten

Flussunters
hiedes der interferometris
hen Ausgangskan

�

ale gemessen werden kann:

V

roh

=

I

K

I

A

+ I

B

=

jI

1

� I

2

j

I

A

+ I

B

: (4.1)

Bei Bildung der Di�erenz I

1

� I

2

wird der im mittleren Infrarotberei
h starke Anteil

des Hintergrundes am Signal automatis
h eliminiert, denn die Hintergrundstrahlung

ist unkorreliert. Anders ist es bei der Bestimmung von I

A

und I

B

. Hier ist der Anteil

der Hintergrundstrahlung pr

�

asent. Zur Elimination w

�

are es optimal, die photometri-

s
hen Strahlteiler in den Strahlengang zu fahren und das Instrument w

�

ahrend des

Fringe-Tra
kings im Chopping-Modus zu betrieben. Zur Zeit des Commissionings im

Februar 2003 war die M

�

ogli
hkeit des glei
hzeitigen Fringe-Tra
kings und Choppings

no
h ni
ht in der Steuerungssoftware integriert. Deshalb wurde zu jeder interferome-

tris
hen Messung eine separate photometris
he Messung der Eingangsstrahlen A und

2

Visibility-Verluste dur
h unglei
he Eingangs


�

usse sowie dur
h instrumentelle E�ekte werden hier zun

�

a
hst ver-

na
hl

�

assigt.
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Tabelle 4.2: Zur Auswertung benutzte Datens

�

atze vom 24. Februar 2003

Beoba
htungs- Anzahl projizierte Positions- Luft-

Nr. Objekt

zeit (UT)

Modus

Bilder Basislinie winkel masse

1 ZCMa 04:20 Photom. (Chopping) 2000 1,35

2 ZCMa 05:04 Interferometrie 9600 95,2m 40,3

Æ

1,64

3 HD101104 06:23 Himmelshintergrund 2000 1,24

4 HD101104 06:25 Photom. (Nodding) 2000 1,24

5 HD101104 06:30 Interferometrie 4800 86,8m 42,4

Æ

1,24

Die Beli
htungszeit pro Bild betrug bei allen Datens

�

atzen 1,5ms.

B im Chopping-Modus dur
hgef

�

uhrt. Ab dieser Stelle soll au
h ein dur
h unglei
he

Fl

�

usse in beiden Kan

�

alen des Interferometers bedingter Visibility-Verlust ber

�

u
ksi
h-

tigt werden. In diesem Fall kommt gem

�

a� Formel 3.9 ein weiterer Faktor hinzu, der die

getrennte Messung von I

A

und I

B

erforderli
h ma
ht. Es ergibt si
h

V

roh

=

I

K

I

A

+ I

B

�

I

A

+ I

B

2

p

I

A

I

B

=

I

K

2

p

I

A

I

B

: (4.2)

Die Messung der photometris
hen Fl

�

usse I

A

und I

B

erfolgte ohne Strahlvereinigungs-

optik, so dass die Strahlen jeweils direkt zum Detektor gelangen konnten.

Der na
h Formel 4.2 bestimmte Wert V

roh

ist no
h ni
ht die gesu
hte Objektvisibili-

ty, denn infolge unvermeidli
her Koh

�

arenzverluste des Li
hts auf dem Weg dur
h die

turbulente Atmosph

�

are sowie dur
h das Interferometer ist der gemessene Wert stets

kleiner als die tats

�

a
hli
he Objektvisibility. Zur Bestimmung des Visibility-Verlustes ist

die Messung eines Standardsterns mit bekannter Visibility notwendig. Unter der An-

nahme, dass si
h der Visibility-Verlust bei der Messung von Objekt und Standardstern

ni
ht ver

�

andert hat, bere
hnet si
h die Objektvisibility V

obj

wie folgt:

V

obj

=

V

roh

V

loss

(4.3)

mit

V

loss

=

V


al;roh

V


al;theo

: Visibility-Verlust ;

wobei V


al;roh

und V


al;theo

die gemessene und theoretis
he Visibility des Standardsterns

ist. F

�

ur die Bestimmung eines Visibility-Wertes sind somit insgesamt vier Messungen

erforderli
h, eine photometris
he und eine interferometris
he Messung des Objektes so-

wie eine photometris
he und eine interferometris
he Messung eines Standardsterns. In

der Na
ht vom 24. Februar 2003 wurden erfolgrei
h die notwendigen Datens

�

atze von

ZCMa und des Standardsterns HD101104 aufgezei
hnet. Bei HD101104 wurde aller-

dings statt Chopping nur Nodding angewandt, d.h. Objekt und Himmelshintergrund

wurden na
heinander beoba
htet. In Tabelle 4.2 sind die zur Auswertung benutzten

Datens

�

atze aufgelistet. Die in diesem Abs
hnitt bes
hriebene Auswertung erfolgte mit

einem speziell zu diesem Zwe
k am Max-Plan
k-Institut f

�

ur Astronomie entwi
kelten

Softwarepaket.
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Abbildung 4.1: Links: Einzelbilder der beiden Ausgangskan

�

ale aus dem photometris
hen Datensatz

von ZCMa (Datensatz Nr. 1). Die Bilder sind von der W

�

armestrahlung des VLTI-Tunnels (hellerer

�

au�erer Ring) und des Himmels (dunklere Region im Zentrum) dominiert. Re
hts: Na
h Subtraktion

eines Hintergrundbildes der Chopping-Daten wird das Objekt in beiden Ausgangskan

�

alen si
htbar.

4.1.3 Auswertung der photometris
hen Daten

In Abbildung 4.1 sind beispielhaft die Detektorberei
he der beiden Ausgangskan

�

ale

einer Einzelaufnahme des photometris
hen Datensatzes Nr. 1 gezeigt. Die kreisf

�

ormi-

ge Region ist die kalte Begrenzung dur
h die verwendete Gesi
htsfeldblende. Bei der

Aufnahme dieses Datensatzes (und bei allen anderen in diesem Abs
hnitt benutzten

Datens

�

atzen) war die o�ene Position des Pinhole-S
hiebers in den Strahlengang ein-

gefahren. Das dadur
h gegebene Gesi
htsfeld betr

�

agt 
a. 3

00

. Die hohe Z

�

ahlrate pro

Pixel innerhalb des Gesi
htsfeldes von bis zu 50000ADU

3

(d.h. 3/4 des gesamten Dy-

namikberei
hes von 65536ADU) wird haupts

�

a
hli
h dur
h die W

�

armestrahlung des

VLTI-Tunnels (hellerer Ring) und des Himmels (dunklere Region im Zentrum) be-

wirkt. Von dem beoba
hteten Objekt ZCMa ist, trotz seiner hohen Leu
htkraft, in

den Rohbildern ni
hts zu erkennen. Erst na
h Subtraktion eines Hintergrundbildes der

Chopping-Daten wird das Objekt mit einer Z

�

ahlrate von etwa 600ADU im hellsten Pi-

xel si
htbar. Zur Bestimmung des genauen Flusses wurde ein mittleres Hintergrundbild

und ein mittleres Bild des Objektes aus dem gesamten Chopping-Datensatz bere
hnet

und voneinander subtrahiert. Im resultierenden Bild wurde die Z

�

ahlrate des Objektes

mittels Apertur-Photometrie bestimmt. Bei dieser Methode werden die Z

�

ahlraten aller

Pixel innerhalb eines bestimmten Radius (hier: 5 Pixel) um das Zentrum des Objektes

aufsummiert. Ein eventuell vorhandener O�set wird in einem Ring au�erhalb des Ob-

3

ADU (Analog Dete
tor Unit) = Einheit der Detektor-Z

�

ahlrate

81



jektes (Radius 11 bis 13 Pixel) bestimmt und von der Z

�

ahlrate abgezogen. Die auf diese

Weise f

�

ur ZCMa aus dem Datensatz Nr. 1 ermittelten Werte f

�

ur die photometris
hen

Fl

�

usse betragen (umgere
hnet in Photonen pro Sekunde, der Konvertierungsfaktor zur

Umre
hnung von ADU zu Photonen von 145Photonen/ADU wurde bei Labortests

ermittelt)

I

A

=

10965ADU

1;5ms

� 145Phot/ADU = 1;06 � 10

9

Phot/s (4.4)

und

I

B

=

16965ADU

1;5ms

� 145Phot/ADU = 1;64 � 10

9

Phot/s : (4.5)

Es ist erkennbar, dass der Fluss in Kanal B 54% h

�

oher war als der in Kanal A. Dieser

Umstand ist auf Unters
hiede im optis
hen Dur
hsatz in beiden Kan

�

alen des VLTI-

Systems zur

�

u
kzuf

�

uhren. Bei der Vielzahl optis
her Elemente von den Teleskopen bis

hin zum Detektor ist eine Di�erenz ni
ht auszus
hlie�en

4

. Der dur
h die Flussdi�erenz

zu erwartende Visibility-Verlust wird jedo
h in Formel 4.2 ber

�

u
ksi
htigt.

4.1.4 Auswertung der interferometris
hen Daten

Die Detektorberei
he zur Bestimmung des korrelierten Flusses sollten die glei
he Gr

�

o�e

haben wie die Detektorberei
he zur Bestimmung des photometris
hen Flusses, denn

ansonsten kann ein fehlerhafter Wert f

�

ur die Rohvisibility { dem Verh

�

altnis von korre-

liertem zu unkorreliertem Fluss { resultieren. Aus diesem Grund wurde au
h bei den

interferometris
hen Daten die Z

�

ahlrate in jedem Ausgangskanal in einem kreisf

�

ormigen

Berei
h von 5 Pixel Radius um das Zentrum des Objektes aufsummiert. Zur Bere
hnung

des korrelierten Flusses wurden die Z

�

ahlraten der beiden Ausgangskan

�

ale ans
hlie�end

f

�

ur jedes Bild voneinander subtrahiert. Ein eventuell vorhandener O�set wurde dur
h

Subtraktion des mittleren Di�erenzwertes der einzelnen S
ans eliminiert. In Abbildung

4.2 (1. Plot v. oben) ist die zeitli
he Abfolge der Di�erenzwerte des Datensatzes Nr.2

geplottet. Zu Beginn der Sequenz war das Di�erenzsignal Null, d.h. es wurde kein korre-

liertes Signal gemessen. Erst na
hdem die optis
hen Wegl

�

angen (OPD, 2. Plot v. oben)

na
h etwa 1600 Bildern angegli
hen werden konnten, wurde ein von Null vers
hiedenes

Di�erenzsignal detektiert. Es folgte das Fringe-Tra
king, bei dem die Steuersoftware

daf

�

ur sorgte, dass das im Di�erenzsignal ers
heinende Fringe-Paket stets in der Mitte

der einzelnen S
ans gehalten wurde (siehe vergr

�

o�erte Auss
hnitte im 3.+4. Plot der

Abbildung 4.2).

Die Bestimmung der Rohvisibility jedes S
ans kann im Prinzip dur
h Einsetzen der

maximalen Amplitude des korrelierten Flusses in Formel 4.2 bestimmt werden. Es

wurde jedo
h ein anderer Weg gew

�

ahlt, der ni
ht nur einen (den maximalen) Wert

jedes S
ans ber

�

u
ksi
htigt, sondern die Daten der gesamten S
ans verarbeitet. Dazu

4

Vignettierungen des Strahlenb

�

undels im VLTI und eine no
h ni
ht funktionst

�

u
htige Pupillenabbildung kommen

als m

�

ogli
he Ursa
hen in Frage.

82



Abbildung 4.2: Die beiden oberen Plots zeigen die zeitli
he Sequenz des Di�erenzsignals I

1

(t)� I

2

(t)

der interferometris
hen Ausgangskan

�

ale (Raw Fringe Amplitude) und der optis
hen Wegl

�

angendi�e-

renz (OPD) des Datensatzes Nr. 2. Das Fringe-Tra
king erfolgte etwa ab Bild (Frame) Nr. 1600 und

verlief bis kurz vor Ende des Datensatzes stabil. Die beiden unteren Plots zeigen einen vergr

�

o�erten

Auss
hnitt von 400 Bildern. Man erkennt die Fringe-Pakete, die aus den einzelnen OPD-S
ans der

MIDI-internen Verz

�

ogerungsstre
ke von je 60�m resultieren.

Abbildung 4.3: Wird die Fringe-Amplitude aus dem Powerspektren der einzelnen S
ans bere
hnet und

geplottet, so ergibt si
h die oben dargestellte Sequenz. Links unten ist ein Histogramm aller vorkom-

menden Fringe-Amplituden dargestellt. Im Histogramm k

�

onnen

"

S
ans mit Fringes\ und

"

S
ans ohne

Fringes\ unters
hieden werden. Re
hts unten sind die Powerspektren aller

"

S
ans mit Fringes\ und

aller

"

S
ans ohne Fringes\ jeweils

�

ubereinander geplottet. Man bea
hte, dass si
h das Spektrum ab

Koordinate x = 10pix gespiegelt wiederholt (Einzelheiten dazu im Text).
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wurde zun

�

a
hst das Powerspektrum P

i

(u) der zeitli
hen Abfolge des Di�erenzsignals

I

1

(t)� I

2

(t) jedes S
ans i bere
hnet:

P

i

(u) = j

^

F [I

1

(t)� I

2

(t)℄j

2

(4.6)

mit

^

F : Operator der diskreten Fouriertransformation, de�niert als

^

F [f(t)℄ =

1

N

N�1

X

t=0

f(t)e

�i2�ut

N

; wobei

N ist die Anzahl der Datenpunkte pro S
an (hier: N=20) ist :

Die Modulation des Di�erenzsignals ers
heint im Powerspektrum als so genannter

"

Fringe-Peak\. Die Breite des Fringe-Peaks ist gegeben dur
h alle im Di�erenzsignal

vorkommenden Modulations-Frequenzen. Dieses Frequenzband ergibt si
h dur
h die

spektrale Bandbreite interferierenden Li
hts. Die Fourier-Frequenz u

�

, die zu einer be-

stimmten Li
htwellenl

�

ange � geh

�

ort, bere
hnet si
h aus der OPD-Variation der S
ans

u

�

= �OPD=� : (4.7)

Bei der Aufnahme der hier ausgewerteten Datens

�

atze wurde das N-Band-Filter (7,5�m

{ 13,5�m) benutzt, die OPD-Variation �OPD betrug 60�m. In Abbildung 4.3 (Dia-

gramm re
hts unten) sind die Powerspektren aller S
ans, in denen Fringes detektiert

wurden,

�

ubereinander geplottet (Selektion der

"

S
ans mit Fringes\ s.u.). Das Frequen-

zintervall �u = u

7;5

� u

13;5

, das si
h na
h Formel 4.7 aus der Bandbreite des N-Band-

Filters ergibt, ist estri
helt eingezei
hnet.

Aus dem Powerspektrum der S
ans l

�

asst si
h die Amplitude der Fringe-Modulation im

urspr

�

ungli
hen Di�erenzsignal bere
hnen. Hier ist eine Eigens
haft der De�nition der

diskreten Fouriertransformation na
h Formel 4.6 zu bea
hten. F

�

ur reellwertige Funk-

tionen wiederholt si
h das Fourierspektrum gespiegelt ab u = N=2, jede Frequenz u

�

wird also doppelt repr

�

asentiert. Zur Bere
hnung der Amplitude der Modulation m

�

ussen

daher die Betr

�

age des Fourierspektrum im Berei
h �

u

mit dem Faktor 2 multipliziert

werden. Der korrelierte Fluss im S
an i ist deshalb gegeben dur
h:

I

K

(i) = 2

s

X

�u

P

i

(u) : (4.8)

Die zeitli
he Abfolge der so ermittelten Fringe-Amplituden f

�

ur jeden S
an ist in Abbil-

dung 4.3 (oben) dargestellt. Man erkennt, dass die Amplitude gewissen S
hwankungen

unterlegen ist. Erstellt man ein Histogramm der vorkommenden Fringe-Amplituden

(Abb. 4.3 links unten), so zei
hnen si
h zwei Komponenten in der Verteilung ab. Die

eine, etwa gau�f

�

ormige Verteilung um 1700ADU, stellt die gemessenen Fringes w

�

ahrend

des Fringe-Tra
kings dar. Eine weitere Komponente im Berei
h unter 400ADU resul-

tiert aus der Zeit vor dem Fringe-Tra
king und na
hdem das Fringe-Tra
king gegen

Ende des Datensatzes verloren ging, d.h. in Berei
hen, in denen keine Fringes de-

tektiert wurden. Dur
h Setzen von S
hwellenwerten k

�

onnen

"

S
ans mit Fringes\ und
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"

S
ans ohne Fringes\ selektiert werden. Diese S
hwellenwerte sind im Histogramm als

senkre
hte dur
hgezogene und gestri
helte Linien eingezei
hnet. Beim Datensatz Nr. 2

wurden alle S
ans mit Fringe-Amplituden oberhalb von 950ADU als

"

S
ans mit Frin-

ges\ und alle mit Fringe-Amplituden unterhalb von 360ADU als

"

S
ans ohne Fringes\

deklariert. Im n

�

a
hsten S
hritt wurden das mittlere Fringe-Powerspektrum P

F

(u) aller

"

S
ans mit Fringes\ und das mittlere Powerspektrum P

R

(u) (Raus
h-Powerspektrum)

aller

"

S
ans ohne Fringes\ bere
hnet:

P

F

(u) = hP

i

(u)i f

�

ur S
ans i mit Fringes ; (4.9)

P

R

(u) = hP

i

(u)i f

�

ur S
ans i ohne Fringes : (4.10)

F

�

ur die Bere
hnung eines raus
hkompensierten Fringe-Powerspektrums P

K

(u) wird das

Raus
h-Powerspektrum vom mittleren Fringe-Powerspektrum subtrahiert

5

:

P

K

(u) = P

F

(u)� P

R

(u) : (4.11)

Es ergibt si
h na
h Formel 4.8 f

�

ur die mittleren, raus
hkompensierten korrelierten Fluss

I

K

:

I

K

= 2

s

X

�u

P

K

(u) : (4.12)

F

�

ur den Datensatz Nr. 2 bere
hnet si
h auf die bes
hriebene Weise ein korrelierter Fluss

von

I

K

=

(1753� 274)ADU

1;5ms

� 145Phot/ADU = (1;69� 0;26) � 10

8

Phot/s : (4.13)

Der angegebene Fehler wurde aus der Streuung � der Fringe-Amplituden der

"

S
ans

mit Fringes\ im Histogramm (Abb. 4.3, unten links) bere
hnet.

4.1.5 Kalibrierung der Visibility

Ist das Flussverh

�

altnis der interferierenden Strahlen ni
ht glei
h, verringert si
h { wie

bereits erw

�

ahnt { au
h die Visibility. Wie si
h bei Labortests herausgestellt hat, ist

das Transmissions- und Re
exionsverm

�

ogen des Strahlteilers

�

uber den Berei
h des N-

Bandes ni
ht konstant. In Abbildung 4.4 ist T (�) und R(�) dargestellt. Beide Gr

�

o�en

verhalten si
h reziprok, d.h. bei Wellenl

�

angen, bei denen z.B. das Transmissions-

verm

�

ogen geringer ist, ist das Re
exionsverm

�

ogen entspre
hend gr

�

o�er. Ber

�

u
ksi
htigt

man den Transmissions- und Re
exionsfaktor des Strahlteilers bei der Intensit

�

at der

transmittierten bzw. re
ektierten Strahlen, so erweitern si
h die Glei
hungen 3.5 und

3.6 aus Kapitel 3.3 zu

I

1

= T I

A;1

� 2

p

TR E

A;1

E

B;1

sin(�

A

� �

B

) +R I

B;1

(4.14)

5

Mis
hterme aus Fringe- und Raus
hspektren k

�

onnen verna
hl

�

assigt werden, da das Raus
hen dur
h Subtraktion

eines m

�

ogli
hen O�sets im Mittel Null betr

�

agt.
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Abbildung 4.4: Spektrale Eigens
haften des MIDI-Strahlteilers. Der Transmissionsfaktor T (�) und der

Re
exionsfaktor R(�) verhalten si
h reziprok, so dass die Summe T (�) +R(�) etwa konstant ist. Ein

dur
h das unters
hiedli
he Verh

�

altnis von T (�) zu R(�) verursa
hter Visibility-Verlust V

loss

zei
hnet

si
h nur bei Wellenl

�

angen unterhalb von � = 9�m ab.

und

I

2

= T I

B;2

� 2

p

TR E

A;2

E

B;2

sin(�

B

� �

A

) +RI

A;2

: (4.15)

Bei Bildung der Di�erenz I

1

� I

2

fallen die Terme I

A;1

, I

A;2

... ni
ht heraus, es ver-

bleibt i. d. R. ein O�set im Di�erenzsignal. Dieser Umstand muss jedo
h ni
ht weiter

ber

�

u
ksi
htigt werden, da O�sets im Di�erenzsignal dur
h Subtraktion einer Konstan-

ten ohnehin unterdr

�

u
kt wurden. Abgesehen davon ers
heint der Transmissions- und

Re
exionsfaktor aber au
h no
h im Term des korrelierten Signals:

I

K

= 2(

q

TI

A

RI

B

+

q

RI

A

TI

B

) � sin(�

B

� �

A

)

= 4

p

TR

q

I

A

I

B

� sin(�

B

� �

A

) : (4.16)

Es ergibt si
h also ein zus

�

atzli
her Faktor 2

p

TR. In Abbildung 4.4 ist der aus dem

wellenl

�

angenabh

�

angigen Verhalten von T (�) und R(�) bere
hnete Verlustfaktor der

Visibility geplottet. Man erkennt, dass dieser E�ekt oberhalb von � = 9�m praktis
h

ni
ht na
hweisbar ist, sondern si
h nur bei k

�

urzeren Wellenl

�

angen bemerkbar ma
ht.

Gemittelt

�

uber den gesamten Wellenl

�

angenberei
h des N-Bandes betr

�

agt der Verlust-

faktor f

�

ur die Visibility:

�

V

loss;mittl:

= hV

loss

(�)i =

*

2

q

T (�)R(�)

T (�) +R(�)

+

= 0;98 : (4.17)

Dieser erre
hnete mittlere Visibility-Verlust w

�

urde si
h bei einer Quelle mit konstanter

spektraler Energieverteilung ergeben. Wird eine mit �

�2

abfallende Energieverteilung

angenommen (Rayleigh-Jeans-Teil des Spektrums eines Standardsterns), so wird der
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Visibility-Verlust bei kurzen Wellenl

�

angen st

�

arkeren Ein
uss gewinnen. Er ergib si
h

�

V

loss;Rayleigh�Jeans

=

hV

loss

(�) � �

�2

i

h�

�2

i

= 0;97 : (4.18)

In diesem Fall erre
hnet si
h ein Verlust von 1% mehr als bei einer Quelle mit kon-

stanter spektraler Energieverteilung. Vergli
hen mit den sonst bei Beoba
htungen im

mittleren Infrarot typis
hen Fehlern (dur
h variable Wetterbedingungen et
.) ist dieser

Fehler zu verna
hl

�

assigen.

Dur
h Einsetzen der Werte des korrelierten Flusses (4.13) und der photometris
hen

Fl

�

usse (4.4 u. 4.5) in Formel 4.2 ergibt si
h eine Rohvisibility von

V

roh;ZCMa

= 0;064� 0;010 : (4.19)

Es ist zu bea
hten dass damit keine systematis
hen Fehler erfasst werden. Die bere
hne-

te Visibility von ZCMa muss no
h bez

�

ugli
h des Visibility-Verlustes korrigiert werden.

Dazu wurden die Daten des Standardsterns HD101104 (Datens

�

atze Nr. 3,4 und 5) auf

die glei
he Weise ausgewertet. Man erh

�

alt f

�

ur die unkorrelierten Fl

�

usse

I

A

= 4;55 � 10

8

Phot/s ; (4.20)

I

B

= 7;53 � 10

8

Phot/s (4.21)

und f

�

ur den korrelierten Fluss

I

K

= (4;15� 1;44) � 10

8

Phot/s : (4.22)

Der daraus bere
hnete Rohvisibility-Wert f

�

ur HD101104 betr

�

agt

V

roh;HD101104

= 0;347� 0;032 : (4.23)

Zur Kalibrierung gem

�

a� Formel 4.3 ist der theoretis
h zu erwartende Visibility-Wert

notwendig, wel
her im Folgenden bere
hnet werden soll. Ausgangspunkt f

�

ur die Be-

re
hnung ist die Annahme, dass die Intensit

�

atsverteilung des Standardsterns die einer

glei
hm

�

a�ig strahlenden S
heibe (

"

Uniform Disk\) mit einem bekanntem Winkeldur
h-

messer ist. Der f

�

ur HD101104 angegebene Wert ist (B. Ste
klum, priv. Komm.)

d = (5;99� 0;13)mas : (4.24)

Die Visibility-Funktion einer Uniform Disk ist na
h den Gesetzen der zweidimensiona-

len Fouriertransformation gegeben dur
h (Tab. 3.4)

V

UD

=

�

�

�

�

�

2J

1

(x)

x

�

�

�

�

�

: (4.25)

Die Funktion muss an der ri
htigen x-Koordinate ausgewertet werden. Diese ergibt si
h

aus der L

�

ange der projizierten Basislinie (B=86,8m) und der Beoba
htungswellenl

�

ange

� na
h

x = �d

B

�

: (4.26)
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Abbildung 4.5: Die zu einer projizierten Basislinie von 86,8m theoretis
h bere
hnete Visibility von

HD101104 in Abh

�

angigkeit von der Wellenl

�

ange. Es wurde eine glei
hm

�

a�ig strahlende S
heibe (

"

Uni-

form Disk\) mit Winkeldur
hmesser d = 5;99mas als Intensit

�

atsverteilung angenommen.

In Abbildung 4.5 ist der ermittelte Wert in Abh

�

angigkeit von der Beoba
htungswel-

lenl

�

ange geplottet. Der Mittelwert der Visibility in diesem Berei
h ist

V

theo;HD101104

= 0;924� 0;006 : (4.27)

Nun kann dur
h Einsetzen aller Werte in Formel 4.3 die kalibrierte Visibility von ZCMa

bere
hnet werden:

V

ZCMa

= 0;064� 0;010 �

0;924� 0;006

0;347� 0;032

= 0;170� 0;030 : (4.28)

Der relativ geringe Wert des resultierenden Objektvisibility-Wertes deutet bereits

auf eine r

�

aumli
h nahezu aufgel

�

oste Struktur der beoba
hteten Intensit

�

atsverteilung

bez

�

ugli
h der projizierten Basislinie hin. Um die tats

�

a
hli
he Aussagekraft dieses ein-

zelnen Wertes beurteilen zu k

�

onnen, ist es unverzi
htbar, si
h n

�

aher mit den Objekt-

parametern und deren Ein
uss auf die Visibility-Funktion zu bes
h

�

aftigen.

4.2 Verglei
h modellierter Visibility-Werte mit demMesswert

Die Interpretation des gemessenen Visibility-Wertes soll in diesem Abs
hnitt mit Hilfe

einer Modell-Visibility erfolgen. Einige Eigens
haften, wie z.B. die Separation und der

Positionswinkel der Komponenten sind bereits aus fr

�

uheren Beoba
htungen bekannt

und sollen f

�

ur das Modell

�

ubernommen werden (Abs. 4.1.1). Zusammen mit einfa
hen

Annahmen zu weiteren Eigens
haften, wie dem Flussverh

�

altnis der Komponenten im

mittleren Infrarotberei
h und der r

�

aumli
hen Ausdehnung der strahlenden Quellen,

soll eine Modell-Intensit

�

atsverteilung erstellt werden. Ans
hlie�end wird daraus eine

Visibility-Funktion bere
hnet und der Ein
uss der Variation der o�enen Parameter

auf diese untersu
ht.
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Abbildung 4.6: Modell-Intensit

�

atsverteilung von ZCMa (links, Einheit: ar
se
) und die daraus folgende

Visibility-Funktion in der uv-Ebene (re
hts, Einheit ar
se


�1

). Eine Messung der Visibility war in der

Na
ht vom 24. 02. 2003 mit der Teleskop-Kombination U1-U3 entlang der eingezei
hneten Linien (uv-

Tra
ks) m

�

ogli
h.

4.2.1 Bere
hnung einer Modell-Visibility

Da nur ein gemessener Visibility-Wert von ZCMa zur Verf

�

ugung steht, sollte das Mo-

dell sollte so einfa
h wie m

�

ogli
h sein. Es wurde angenommen, dass beide Komponenten

von Staub, der f

�

ur den Fluss im mittleren Infrarotberei
h verantwortli
h ist, umgeben

sind, w

�

ahrend die stellare Infrarotstrahlung im Verglei
h dazu keine Rolle spielt. Die

zu Grunde gelegte Intensit

�

atsverteilung ist eine radialsymmetris
he, gau�f

�

ormige Ver-

teilung f

�

ur jede Komponente. Folgende Parameter sind frei w

�

ahlbar:

1. Intensit

�

atsverh

�

altnis der Komponenten,

2. Ausdehnung der gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilungen.

Die Bere
hnung der Visibility-Funktion erfolgte mit SimVLTI

6

, einer Software, die

speziell f

�

ur die Simulation von VLTI-Beoba
htungen konzipiert ist. Eingabepara-

meter sind, neben der hypothetis
hen Intensit

�

atsverteilung des Objektes, dessen

Koordinaten, der Beoba
htungszeitraum, die benutzte Teleskop-Kombination und die

Filter-Bandbreite. Als Ausgabe erh

�

alt man die zweidimensionale Visibility-Funktion

mit eingezei
hneten

"

uv-Tra
ks\. Das sind Linien im Fourier-Frequenzraum (au
h

uv-Ebene genannt) auf denen eine Messung der Visibility in einem gew

�

ahlten Be-

oba
htungszeitraum m

�

ogli
h ist. Die Form und Lage dieser Linien wird dur
h die

Ver

�

anderung der projizierten Basislinie w

�

ahrend jenes Zeitraums bestimmt. In Abbil-

dung 4.6 (re
hts) ist ein Beispiel eines sol
hen Diagramms f

�

ur die Koordinaten von

6

Die Software ist zu beziehen unter: http://www.mpia-hd.mpg.de/MIDI/SIMVLTI/SimVLTIdownload.html .

�

Ahnli
he M

�

ogli
hkeiten bietet au
h das Softwarepaket ASPRO (http://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/

�jmm
/download/aspro/) und der Visibility-Cal
ulator der ESO (http://www.eso.org/observing/et
/preview.html).
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ZCMa und einem Beoba
htungszeitraum von 8 Stunden w

�

ahrend der Na
ht vom 24.

Februar wiedergegeben. Das zu Grunde liegende Modell zur Bere
hnung der Visibility

besteht aus zwei gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilungen mit einer Halbwertsbreite von je-

weils 10mas. Eine sol
he Intensit

�

atsverteilung kann als Faltung zweier Deltafunktionen

im Abstand der Komponenten mit einer Gau�funktion aufgefasst werden. Die Faltung

wird im Frequenzraum zu einer Multiplikation. Die Visibility-Funktion der beiden

Deltafunktionen hat einen periodis
hen Verlauf in Ri
htung des Positionswinkels. Eine

gau�f

�

ormige Intensit

�

atsverteilung bewirkt au
h eine gau�f

�

ormige Visibility-Funktion

im Frequenzraum (Tab. 3.4). Die Multiplikation beider Visibility-Funktionen ist im

dargestellten Diagramm als gau�f

�

ormige Abs
hw

�

a
hung des periodis
hen Musters zu

gr

�

o�eren Raumfrequenzen zu erkennen.

Die M

�

ogli
hkeit der Messung der Visibility mit der Teleskop-Kombination UT1-UT3 ist

entlang der eingezei
hneten Linie gegeben. Der Startpunkt (gekennzei
hnet mit einem

Punkt) wurde auf 9:30UT, das Ende der Linie auf 5:30UT gesetzt. Die tats

�

a
hli
he

Messung von ZCMa fand um 5:04UT statt, also kurz vor Ende des eingezei
hneten

uv-Tra
ks. Dem Diagramm kann entnommen werden, dass der gemessene Visibility-

Wert bei einer S
heitellinie des periodis
hen Musters gemessen wurde. Es sei no
hmal

darauf hingewiesen, dass das periodis
he Muster Folge des Doppelstern-Charakters

ist. Separation und Positionswinkel der Komponenten sind bereits aus Beoba
htungen

im nahen Infrarotberei
h bekannt. Somit ist au
h Orientierung und Frequenz des

Musters kein freier Parameter, sondern fest bestimmt. Ledigli
h die Amplitude ist

eine Gr

�

o�e, die von frei w

�

ahlbaren Parametern abh

�

angig ist. Es soll nun untersu
ht

werden, wel
her Parameter Ein
uss auf die Visibility zur Zeit der Messung hat.

1. Intensit

�

atsverh

�

altnis der Komponenten

Zur Untersu
hung des Ein
usses des Intensit

�

atsverh

�

altnisses der Komponenten auf

die Visibility-Funktion wurde der gau�f

�

ormige Anteil zun

�

a
hst ignoriert und nur zwei

punktf

�

ormige Quellen angenommen. Im Plot in Abbildung 4.7 (links) ist die Visibility

zu drei unters
hiedli
hen Parametereinstellungen in Abh

�

angigkeit von der Zeit darge-

stellt. Man erkennt die periodis
he Ver

�

anderung der Visibility entlang des uv-Tra
ks

wieder. Das plateauf

�

ormige Aussehen von etwa 3:00UT bis 5:00UT ist Folge des

Verlaufs im Berei
h einer S
heitellinie des Visibility-Musters. Besonderes Augenmerk

sei auf die tats

�

a
hli
he Beoba
htungszeit ab 5:04 gelegt (gekennzei
hnet dur
h eine

senkre
hte Linie). Wird das Intensit

�

atsverh

�

altnis der Quellen von 0,5 auf 1,0 ge

�

andert,

so variiert ledigli
h die Amplitude in den Minima der Visibility-Funktion, w

�

ahrend bei

den S
heitelpunkten die Amplitude unver

�

andert bei V = 1 bleibt. Dieses Verhalten

kann aus der Formel f

�

ur die Doppelstern-Visibility (Tab. 3.4) abgeleitet werden. Der

gemessene Visibility-Wert ist dur
h seine Lage im uv-Diagramm unabh

�

angig vom

Intensit

�

atsverh

�

altnis de Komponenten.

Ein anderer E�ekt ist jedo
h no
h zu bea
hten, der Ein
uss der spektralen Band-

breite des interferierenden Li
hts. Die Raumfrequenz u, bei der die Objektvisibility

gemessen wird, h

�

angt ni
ht nur von der projizierten Basislinie B, sondern au
h von
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Abbildung 4.7: Links: Der Plot zeigt den Ein
uss des Intensit

�

atsverh

�

altnisses der Komponenten auf

die Visibility-Funktion. Der Wert der Visibility zur Zeit der Messung (senkre
hte Linie) bleibt un-

ver

�

andert. Au
h die benutze Filterbandbreite f

�

uhrt ni
ht zu dem kleinen gemessenen Visibility-Wert

von ZCMa. Re
hts: Eine Vergr

�

o�erung der Breite des gau�f

�

ormigen Anteils des Modells bewirkt eine

Verminderung der Visibility. Der gemessene Visibility-Wert von ZCMa kann so erkl

�

art werden.

der Wellenl

�

ange � ab, es gilt: u = B=�. Alle Visibility-Werte zu den vers
hiedenen

Wellenl

�

angen der spektralen Bandbreite werden glei
hzeitig gemessen, es erfolgt daher

eine gewisse

"

Vers
hmierung\ der Messwerte. Verglei
ht man die Visibility-Verl

�

aufe

des Modells mit den Bandbreiten �� = 1�m und �� = 5�m, so erkennt man,

dass dieser E�ekt eine deutli
he Ver

�

anderung bewirkt. Die spektrale Bandbreite der

Beoba
htung muss also stets ber

�

u
ksi
htigt werden. Allerdings bewirkt dieser E�ekt

zur Beoba
htungszeit nur eine Abs
hw

�

a
hung der Visibility auf etwa V = 0;9 , ist also

ni
ht in der Lage, den geringen gemessenen Wert von V

ZCMa

= 0;17 zu erkl

�

aren.

2. Ausdehnung der gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilung

Nun soll der Ein
uss der Ausdehnung der gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilung unter-

su
ht werden. Dazu wurde die Halbwertsbreite (FWHM) des gau�f

�

ormigen Anteils

des Modells in drei Stufen ver

�

andert und die resultierenden Visibility-Funktionen

geplottet (Abb. 4.7, re
hts). Wie zu erwarten, wird nun das periodis
he Muster als

Ganzes beein
usst. Dur
h das reziproke Verhalten der Breiten der Gau�funktionen im

Orts- und Frequenzraum (Tab. 3.4) bewirkt eine breitere Intensit

�

atsverteilung einen

kleineren Visibility-Wert. Der gemessene Visibility-Wert von V

ZCMa

= 0;17 ergibt si
h,

wenn die Halbwertsbreiten der Gau�funktionen etwa 15mas betragen.

Fazit der Untersu
hung:

Das Intensit

�

atsverh

�

altnis der Komponenten hat keinen Ein
uss auf den gemessenen
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Visibility-Wert und bleibt unbestimmt. Bei Annahme von zwei gau�f

�

ormigen Kompo-

nenten m

�

ussen diese eine Halbwertsbreite von jeweils etwa 15mas aufweisen, um die

gemessene Visibility zu erkl

�

aren.

4.2.2 Abs
hlie�ende Bemerkungen

Bei der Auswertung der Daten von ZCMa wurde der statistis
he Fehler aus der Streu-

ung der Fringe-Amplituden der

"

S
ans mit Fringes\ bere
hnet. M

�

ogli
he systematis
he

Messfehler sind im angegebenen Fehler ni
ht ber

�

u
ksi
htigt. Es gibt zahlrei
he Feh-

lerquellen, die zu einer systematis
hen Verf

�

als
hung der gemessenen Visibility f

�

uhren

k

�

onnen. Ver

�

anderungen des optis
hen Dur
hsatzes bei der Beoba
htung von Objekt

und Standardstern wirken si
h besonders gravierend aus, da diese eine fals
he Kali-

brierung der Objektvisibility zur Folge haben. Beispielsweise k

�

onnte der instrumentelle

Visibility-Verlust ni
ht { wie angenommen { stabil gewesen sein oder die bei Beob-

a
htungen im mittleren Infrarotberei
h ein
ussrei
he Wetterlage k

�

onnte si
h ge

�

andert

haben. Sol
he Ein


�

usse k

�

onnen nur dur
h wiederholte Messungen von Standardsternen

ermittelt werden. Bei dem Commissioning im Februar 2002 standen Untersu
hungen,

die si
h mehr auf eine Pr

�

ufung der Verl

�

assli
hkeit der Hand- und Software konzentriert

haben, im Vordergrund. Eine verl

�

assli
he Bestimmung von systematis
hen Messfehlern

konnte mit den Daten der Na
ht vom 24. Februar ni
ht erfolgen. Sp

�

atere Messun-

gen (z.B. von VVCrA, Abs. 4.3) ergaben eine Unsi
herheit zwis
hen 5% und 15% bei

der Bestimmung der Visibility. Zur Interpretation des gewonnenen Messwertes mus-

ste ein sehr stark vereinfa
htes Modell von ZCMa verwendet werden, da zu dessen

�

Uberpr

�

ufung nur ein einziger Visibility-Wert zur Verf

�

ugung stand. Das benutzte Mo-

dell kann daher nur mit Eins
hr

�

ankungen die tats

�

a
hli
he Bes
ha�enheit des Systems

ZCMa wiedergeben. Die resultierende Visibility zur Zeit der Messung k

�

onnte au
h

von einer viel komplizierteren Intensit

�

atsstruktur herr

�

uhren. S
hon zwei gau�f

�

ormige

Komponenten mit etwas unters
hiedli
hen Halbwertsbreiten k

�

onnen den glei
hen ge-

messenen Visibility-Wert ergeben. Dass eine der Komponenten deutli
h kleiner oder

gar unaufgel

�

ost ist, kann jedo
h mit Si
herheit ausges
hlossen werden. In diesem Falle

w

�

urde ein deutli
h gr

�

o�erer Werte f

�

ur die Visibility zu erwarten sein. Die Messung er-

laubte eine Abs
h

�

atzung der Ausdehnung der im mittleren Infrarotberei
h strahlenden

Strukturen mit einer r

�

aumli
hen Au


�

osung, die ohne interferometris
he Messmetho-

den ni
ht m

�

ogli
h gewesen w

�

are. Der ermittelte Wert f

�

ur die Halbwertsbreiten der

Intensit

�

atsverteilungen von etwa 15mas { also 15% der Separation der Komponenten

{ deutet auf die dominierenden Rolle von zirkumstellarem Staub in Hinbli
k auf die

Gesamthelligkeit des Systems im mittleren Infrarotberei
h hin. Die Existenz einer zir-

kumbin

�

aren (d.h. beide Komponenten umgebenden) Staubverteilung kann zwar ni
ht

ausges
hlossen werden, jedo
h emittiert diese ni
ht nennenswert im untersu
hten Spek-

tralberei
h. Ansonsten w

�

are, wegen der relativ gro�en Ausdehnung des emittierenden

Staubes ein no
h geringerer Visibility-Wert zu erwarten.

Um die r

�

aumli
he Struktur des emittierenden Staubes weiter aufkl

�

aren zu k

�

onnen, sind

weitere interferometris
he Beoba
htungen des Systems erforderli
h. Wie bei der Diskus-

sion der Modellparameter und deren Ein
uss auf die Visibility-Funktion gezeigt wurde,

92



spielt zur Eingrenzung der Parameter die Position des gemessenen Visibility-Wertes in

der uv-Ebene eine ents
heidende Rolle. Um beispielsweise das Intensit

�

atsverh

�

altnis der

Komponenten bestimmen zu k

�

onnen, ist eine Visibility-Messung in einem Minimum

des periodis
hen Musters erforderli
h. Die genaue Planung hinsi
htli
h der benutzten

Basislinie und der Beoba
htungszeit ist daher bei zuk

�

unftigen Beoba
htungen sehr

wi
htig.

4.3 Spektral aufgel

�

oste interferometris
he Beoba
htung von

VVCrA

Im Juni 2003 fand w

�

ahrend drei N

�

a
hten die erste oÆzielle Beoba
htungskampagne

mit MIDI statt. Auf der Beoba
htungsliste stand eine Auswahl von Objekten ver-

s
hiedener Klassen, unter anderem au
h das bin

�

are TTauri-System VVCrA

7

, das im

Jahre 2002 s
hon mit TIMMI2 beoba
htet wurde (s. Kapitel 2). Das System besteht

aus einer Prim

�

arkomponente (SW-Komponente) und einer Sekund

�

arkomponente (NO-

Komponente) die nur bei Wellenl

�

angen ab dem nahen Infrarotberei
h beoba
htbar ist.

Die Beoba
htungen mit TIMMI2 identi�zierten bei der NO-Komponente eine deutli
h

ausgepr

�

agte Silikatabsorption, w

�

ahrend bei der SW-Komponente keine oder h

�

o
hstens

nur sehr s
hwa
he Silikatabsorption zu beoba
hten war. Beide Komponenten sind mit

7,3 Jy und 17,3 Jy im N-Band hell genug zur Beoba
htung im Self Fringe-Tra
king Mo-

dus des MIDI-Instruments. Die ho
h aufgel

�

osten Messungen mit dem MIDI-Instrument

stellen ein einzigartiges Mittel zur Analyse der r

�

aumli
hen Verteilung des f

�

ur die Sili-

katabsorption verantwortli
hen Staubes dar. Bei der Beoba
htung von VVCrA wurde

MIDI's M

�

ogli
hkeit f

�

ur interferometris
he Messungen mit spektraler Au


�

osung genutzt.

Beide Komponenten von VVCrA wurden in insgesamt zwei N

�

a
hten (12. und 13. Juni

2003) mit der Teleskop-Kombination UT1{UT3 (Basislinie: 104m) beoba
htet. Tabel-

le 4.3 zeigt eine

�

Ubersi
ht der dabei gewonnenen Datens

�

atze zusammen mit den zur

Kalibrierung notwendigen Daten von Standardsternen. Die Auswertung dieser v

�

ollig

neuartigen Daten und deren Interpretation sind Gegenstand dieses Abs
hnitts. Zu-

vor soll eine Zusammenfassung der wi
htigsten, bisher bekannten Eigens
haften des

TTauri-Systems VVCrA erfolgen.

4.3.1 Das bin

�

are TTauri-System VVCrA

VVCrA ist ein junges stellares Objekt, das dem Sternentstehungsgebiet Coronae Au-

stralis angeh

�

ort. Dieses Sternentstehungsgebiet besteht aus einem Komplex von meh-

reren Dunkelwolken, die si
h

�

uber einen Berei
h von mehr als 10

Æ

am S

�

udhimmel

erstre
ken. VVCrA wurde als TTauri-Stern mit ausgepr

�

agter Balmer-Emission klas-

si�ziert (Herbig & Kameswara Rao 1972). Der bin

�

are Charakter von VVCrA wurde

Anfang der neunziger Jahre erstmals von J.A. Frogel erkannt (unver

�

o�entli
ht) und

von Graham (1992) best

�

atigt. Die sekund

�

are Komponente, wel
he bei einem Positions-

winkel von 47

Æ

im Abstand von etwa 2

00

von der Prim

�

arkomponente zu �nden ist, ist im

7

Weitere Bezei
hnungen f

�

ur VVCrA sind HBC219, Hen 3-1736, IRAS 18597-3717 .
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Tabelle 4.3: Ausgewertete Datens

�

atze der Beoba
htungskampagne vom Juni 2003. Die Angaben zum

Winkeldur
hmesser d wurden von Bringfried Ste
klum zusammengestellt (priv. Komm.).

Beoba
htungsna
ht 12. Juni 2003

Beoba
htungs- projizierte Positions-

Nr. Objekt

zeit (UT)

Modus

Basislinie winkel

Luftmassse

1 HD120323 (2Cen) 04:28 Interferom. 82,70m 49,3

Æ

1,40

2 d=9,16mas 04:34 Photom. A 1,44

3 04:36 Photom. B 1,45

4 HD120323 (2Cen) 05:26 Interferom. 71,9m 50,9

Æ

1,82

5 d=9,16mas 05:30 Photom. A 1,86

6 05:32 Photom. B 1,87

7 HD168454 (Æ Sgr) 05:53 Interferom. 101,8m 34,1

Æ

1,00

8 d=5,78mas 05:59 Photom. A 1,00

9 06:01 Photom. B 1,00

10 VVCrA SW 06:43 Interferom. 99,7m 35,7

Æ

1,03

11 06:48 Photom. A 1,03

12 06:50 Photom. B 1,03

13 VVCrA NO 07:34 Interferom. 95,4m 41,1

Æ

1,07

14 07:45 Photom. A 1,08

15 07:48 Photom. B 1,08

16 HD168454 (Æ Sgr) 08:19 Interferom. 91,5m 45,4

Æ

1,24

17 d=5,78mas 08:23 Photom. A 1,26

18 08:25 Photom. B 1,26

19 HD168454 (Æ Sgr) 10:37 Interferom. 67,6m 46,5

Æ

2,43

20 d=5,78mas 10:41 Photom. A 2,55

21 10:43 Photom. B 2,58

Beoba
htungsna
ht 13. Juni 2003

Beoba
htungs- projizierte Positions-

Nr. Objekt

zeit (UT)

Modus

Basislinie winkel

Luftmassse

22 HD167618 (� Sgr) 02:07 Interferom. 102,3m 3,6

Æ

1,41

23 d=11,33mas 02:11 Photom. A 1,39

24 02:13 Photom. B 1,38

25 HD167618 (� Sgr) 03:43 Interferom. 102,4m 18,6

Æ

1,11

26 d=11,33mas 03:49 Photom. A 1,10

27 03:51 Photom. B 1,10

28 VVCrA SW 05:05 Interferom. 102,2m 23,9

Æ

1,06

29 05:11 Photom. A 1,06

30 05:13 Photom. B 1,05

31 VVCrA NO 05:48 Interferom. 101,5m 29,5

Æ

1,03

32 05:43 Photom. A 1,03

33 05:45 Photom. B 1,03

34 HD168454 (Æ Sgr) 06:35 Interferom. 100,2m 38,5

Æ

1,03

35 d=5,78mas 06:40 Photom. A 1,04

36 06:43 Photom. B 1,04

37 HD177716 08:13 Interferom. 97,5m 42,1

Æ

1,11

38 d=3,72mas 08:18 Photom. A 1,12

39 08:20 Photom. B 1,13

40 HD177716 09:05 Interferom. 102,4m 17,5

Æ

1,26

41 d=3,72mas 09:15 Photom. A 1,30

42 09:17 Photom. B 1,31

optis
hen Spektralberei
h ni
ht beoba
htbar, sondern nur bei l

�

angeren Wellenl

�

angen

(z.B. mit TIMMI2, s. Abb. 4.8) Diese Eigens
haft dr

�

u
kt si
h au
h in der Bezei
hnung

"

Infrared Companion\ aus, die f

�

ur Objekte dieser Art eingef

�

uhrt wurde.

Das System wurde bei vers
hiedenen Wellenl

�

angen eingehend untersu
ht. In Tabelle

4.4 sind die Helligkeitsangaben zusammengestellt. Es sei darauf hingewiesen, dass die
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Abbildung 4.8: TIMMI2-Aufnahme von VVCrA bei � = 11; 6�m (vom 7. Juni 2002).

Quelle stark variabel ist und die angegebenen Werte nur

"

Momentaufnahmen\ dar-

stellen. Die zeitli
he Analyse des Helligkeitsverh

�

altnisses der Komponenten

�

uber einen

Zeitraum von 1987 bis 2003 zeigt, dass die anfangs im nahen Infrarotberei
h hellere

NO-Komponente gegenw

�

artig dunkler ist als die SW-Komponente (Tab. 4.5). Koresko

et al. (1997) erstellten f

�

ur beide Komponenten getrennt spektrale Energieverteilun-

gen (SEDs) und ermittelten

�

uber Modellre
hnungen weitere Objektparameter, wel
he

au
h in Tabelle 4.4 aufgef

�

uhrt sind. Aus den Modellre
hnungen ergibt si
h folgendes

Bild: Beide Komponenten von VVCrA sind von zirkumstellarem Staub umgeben. Der

Infrarotexzess der SW-Komponente kann mit der Existenz einer S
heibe mit 
a
hem

Temperaturpro�l erkl

�

art werden. Die Leu
htkraft der S
heibe L

S
heibe

entspri
ht etwa

der der stellaren Photosph

�

are. Die masserei
here und hei�ere NO-Komponente (proji-

zierter Abstand zur SW-Komponente: 270AE) ist tief in zirkumstellaren Staub einge-

bettet. Dur
h die dadur
h bedingte starke Extinktion ist die Helligkeit bei Wellenl

�

angen

k

�

urzer als � = 2�m geringer als die der SW-Komponente, obwohl die NO-Komponente

mehr als eine Gr

�

o�enordnung leu
htkr

�

aftiger ist. F

�

ur die Einbettung in zirkumstellaren

Staub spri
ht au
h das in Absorption auftretende H

2

O-Eis-Band bei � = 3�m (Graham

1992) und die mit TIMMI2 beoba
htete Silikatabsorption. Bei beiden Komponenten

wurden starke Emissionslinien beoba
htet, unter anderem au
h He I-Emission (Prato

et al. 2003). F

�

ur das Entstehen der He I-Emission k

�

onnten S
ho
ks in optis
h di
kem

Gas verantwortli
h sein, was auf eine aktive Akkretion hindeuten w

�

urde. Von Takami

et al. (2003) wurden dar

�

uber hinaus au
h Jets beoba
htet, die mit beiden Komponenten

assoziiert sind und etwa parallel zueinander ausgeri
htet sind.

4.3.2 Auswertung dispergierter MIDI-Daten

Im Gegensatz zu der im Abs
hnitt 4.1 bes
hriebenen Messung von ZCMa, erfolgte

die Beoba
htung von VVCrA im dispergierten Modus. Dazu wurde der 0,2-mm-Spalt
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Tabelle 4.4: Objektparameter und Helligkeiten des Systems VVCrA

Gesamtsystem Ref.

Koordinaten (J2000) RA: 18:59:43,9 Æ: -37:17:16 1

Distanz 130 p
 2

Separation 2,08

00

� 0,025

00

3

Positionswinkel 46,85

Æ

� 0,12

Æ

3

Polarisation (opt.) 3,81% � 0,03 % 2

�

pol

115,0

Æ

� 1,0

Æ

2

U 13,0mag 4

B 14,4mag 4

V 13,1mag 4

R 11,9mag 4

I 10,7mag 4

M 1,98mag 5

Q -0,9mag 5

IRAS 12 �m 32 Jy 1

IRAS 25 �m 69 Jy 1

IRAS 60 �m 131 Jy 1

IRAS 100 �m 95 Jy 1

SW-Komponente NO-Komponente

J 9,60mag 12,07mag 6

H 8,38mag 9,69mag 6

K 7,27mag 7,33mag 6

L 6,28mag 3,70mag 6

N 0,82mag (17,3 Jy) 1,76mag (7,3 Jy) 7

weitere Objektparameter (aus Modellre
hnungen)

Alter 4 � 10

6

Jahre 8

Spektraltyp K7 8

T 4000 K 5950K 8

T

S
heibe(r=1AE)

220K 385K 8

M 0,7M

�

2,0M

�

8

L 0,3 L

�

12 L

�

8

L

S
heibe

0,4 L

�

8

A

V

1,7mag 19mag 8

Referenzen: 1: SIMBAD Datenbank, 2: Reipurth & Zinne
ker (1993), 3: Ageorges

et al. (1997), 4: Marra
o & Rydgren (1981), 5: Wilking et al. (1992), 6: Prato et al.

(2003) 7: integrierter Fluss im N-Band aus TIMMI2-Spektren (diese Arbeit), 8:

Koresko et al. (1997).

Tabelle 4.5: Helligkeitsverh

�

altnis der Komponenten (NO-Komp. minus SW-Komp.)

Jahr J H K L Ref.

1987 -0,02mag -1,45mag -2,33mag -2,58mag 1

1996 2,47mag 1,3mag 0,06mag -2,58mag 2

2003 4,0mag 1,2mag 0,4mag 3

Referenzen: 1: Chelli et al. (1995), 2: Prato et al. (2003) 3: NACO-Beoba
htung

(T. Ratzka, priv. Komm.).

96



Abbildung 4.9: Gemittelte Bilder der beiden Ausgangskan

�

ale des gesamten, aus 1033 Einzelaufnah-

men bestehenden Photometriedatensatzes von VVCrASW (Datensatz 29). Bei der Aufnahme der

Photometriedaten wurde nur ein Eingang des Instruments ge

�

o�net (hier Eingang A). Da si
h die

Strahlvereinigungsoptik im Strahlengang befand, ers
heint das Spektrum in beiden Ausgangskan

�

alen.

Die Beoba
htung erfolgte im Chopping-Modus, der Himmelshintergrund wurde bei den dargestellten

Bildern subtrahiert. Das Spektrum umfasst einen Wellenl

�

angenberei
h von 7,5�m bis 13,5�m, wobei

die k

�

urzeren Wellenl

�

angen auf der re
hten Seite zu �nden sind.

(entspr. � 0,6

00

) in den Zwis
henfokus gebra
ht und das NaCl-Ge-Doppelprisma in

den Strahlengang hinter der Strahlvereinigungsoptik gefahren. Als Resultat entstan-

den auf dem Detektor in x-Ri
htung spektral zerlegte Interferogramme, wobei der Wel-

lenl

�

angenberei
h von 7,5�m bis 13,5�m einen Berei
h von 110 Pixel abde
kt. Bedingt

dur
h die Eigens
haften des Doppelprismas ist die Dispersion in diesem Berei
h ni
ht

konstant. Bei Verwendung der Field-Kamera variiert der von einem Pixel erfasste Wel-

lenl

�

angenberei
h zwis
hen 0,07�m/pix und 0,04�m/pix. Da der verwendete Spalt etwa

doppelt so gro� wie die Breite des Punktbildes ist, ist die e�ektive spektrale Au


�

osung

(bei punktf

�

ormigen Objekten) letztendli
h dur
h die Breite der Punktbildes limitiert.

Diese betr

�

agt bei Verwendung der Field-Kamera je na
h Wellenl

�

ange zwis
hen 3 und

6 Pixel, so dass eine ausrei
hende Abtastrate si
hergestellt ist. Die e�ektive spektrale

Au


�

osung R betr

�

agt theoretis
h je na
h Wellenl

�

ange h

�

o
hstens zwis
hen

R(�=7,5�m) =

�

��

=

7;5�m

0;07�m/pix � 3 pix

= 36 (4.29)

und

R(�=13,5�m) =

�

��

=

13;5�m

0;04�m/pix � 6 pix

= 56 : (4.30)

Die spektrale Au


�

osung betri�t sowohl die dispergierten Interferogramme, als au
h die

photometris
hen Daten, die zus

�

atzli
h zu jeder interferometris
hen Messung aufgenom-

men worden sind.

4.3.3 Extraktion der photometris
hen Daten

Im Prinzip arbeitet das MIDI-Instrument im dispergierten photometris
hen Modus

sehr

�

ahnli
h wie das TIMMI2-Instrument im spektroskopis
hen Modus. In Abbildung
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Abbildung 4.10: Aus den hintergrund-korrigierten 2D-Bildern extrahierte eindimensionale Rohspek-

tren des Standardsterns HD177716 (Datens

�

atze 38 und 39). Links: Verglei
h der beiden Ausgangs-

kan

�

ale der Strahlverenigungsoptik (I1 und I2). Re
hts: Verglei
h der Rohspektren der beiden Ein-

gangskan

�

ale (A und B). Beide Strahlen dur
hliefen jeweils den Strahlteiler.

4.9 sind Beispiele aufsummierter Detektorbilder von photometris
hen Rohdaten na
h

Subtraktion des Hintergrundes dargestellt. Die aufgenommenen Daten sind mit den

spektroskopis
hen Daten des TIMMI2-Instruments verglei
hbar. Die Auswertung der

Daten erfolgte daher na
h dem glei
hen S
hema. Es sind ledigli
h zwei Unters
hiede

zu bea
hten.

1. Bei den photometris
hen Messungen wurden die Teleskope im Chopping-Modus

betrieben. Nodding war zur Zeit der Beoba
htung ni
ht in der Steuerung im-

plementiert. Ein unters
hiedli
her Hintergrund
uss bei den beiden Chopping-

Positionen konnte daher ni
ht dur
h Subtraktion von Nodding-Daten eliminiert

werden (wie in Abs
hnitt 2.2.2 bes
hrieben). Ein unters
hiedli
her Hintergrund

�

au�erte si
h in den Bildern dadur
h, dass die Z

�

ahlrate au�erhalb des Spektrums

trotz Subtraktion der Chopping-Daten ni
ht bei Null lag. Dieser O�set wurde

f

�

ur jede x-Position in zwei Berei
hen oberhalb und unterhalb des Spektrums be-

stimmt, linear interpoliert und vom Spektrum subtrahiert. Dana
h erfolgte die

Extraktion der 1D-Spektren aus den zweidimensionalen Bildern genau wie bei

den TIMMI2-Daten (siehe Bes
hreibung im Abs
hnitt 2.3.1).

2. Bei der Aufnahme der photometris
hen Daten wurde der Strahlteiler im Strah-

lengang belassen. Um den Fluss der beiden Eingangskan

�

ale getrennt messen zu

k

�

onnen, wurde mit dem Shutter am Instrumenteneingang abwe
hselnd jeweils nur

das Strahlenb

�

undel eines Kanals in das Instrument eingespeist und der andere Ka-

nal abgeblo
kt. Auf diese Weise entstanden zwei getrennte Messungen, jeweils mit

dem Li
ht eines der anges
hlossenen Teleskope. Zudem erzeugte der Strahlteiler

jeweils zwei Ausgangsstrahlen. Insgesamt standen also vier einzelne Spektren pro

beoba
hteten Objekt f

�

ur die Auswertung zur Verf

�

ugung.
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Abbildung 4.11: Links: Im Flussverh

�

altnis der Ausgangskan

�

ale der Strahlvereinigungsoptik (I1 und

I2) spiegelt si
h das Verh

�

altnis von Transmission zu Re
exion des Strahlteilers wieder. Re
hts: Das

Flussverh

�

altnis der Eingangsstrahlen ist bei vers
hiedenen Messungen unters
hiedli
h. Hier ma
ht si
h

ein unters
hiedli
her optis
her Dur
hsatz des VLTI-Systems bemerkbar.

Die vier extrahierten Rohspektren eines Objektes sind ni
ht glei
h. In Abbildung 4.10

sind beispielhaft jeweils zwei der vier Rohspektren des Standardsterns HD177716 (Da-

tens

�

atze 38 und 39) dargestellt. Der unters
hiedli
he Verlauf ist im Wesentli
hen auf

zwei Ursa
hen zur

�

u
kzuf

�

uhren. Zum einen ist das Verh

�

altnis von Transmission zu Re-


exion des Strahlteilers lei
ht wellenl

�

angenabh

�

angig. Im Verh

�

altnis der Z

�

ahlraten I

1

und I

2

der Ausgangskan

�

ale (bei Benutzung desselben Eingangskanals) spiegelt si
h

diese Eigens
haft wieder (Abb. 4.11, links, verglei
he dazu die im Labor gemessene

Transmission bzw. Re
exion des Strahlteilers, Abb. 4.4). Zum anderen ist der optis
he

Dur
hsatz (Opti
al Throughput) von den beiden Teleskopen

�

uber die Verz

�

ogerungs-

stre
ken bis zum MIDI-Instrument in beiden Kan

�

alen ni
ht zwangsl

�

au�g exakt glei
h.

Das Verh

�

altnis der Z

�

ahlraten der beiden Eingangskan

�

ale A und B (Abb. 4.11, re
hts) ist

eine im Wesentli
hen von der Wellenl

�

ange unabh

�

angige Konstante. Allerdings hat si
h

bei der Datenanalyse herausgestellt, dass dieses Verh

�

altnis ni
ht bei allen Messungen

glei
h war. Es zeigte si
h, dass das Flussverh

�

altnis der Eingangskan

�

ale bei der Messung

von HD168454, HD167618 und HD177716 bei etwa 1,8 lag, jedo
h bei der Messung von

VVCrA nur etwa 1,0 betrug (Datens

�

atze der Na
ht vom 13. Juni 2003). Der optis
he

Dur
hsatz des VLTI-Systems war o�ensi
htli
h ni
ht stabil. Die genaue Ursa
he konnte

im Na
hhinein ni
ht ermittelt werden, m

�

ogli
herweise lag eine ungewollte Vignettie-

rung der Strahlenb

�

undel im VLTI vor. Au
h bei der Analyse von Daten der Na
ht vom

12. Juni 2003 f

�

allt dieser Umstand auf, der einen systematis
hen Fehler bei der Kali-

brierung des Gesamt
usses der Spektren zur Folge hat und bei der Datenauswertung

ber

�

u
ksi
htigt werden muss.

4.3.4 Kalibrierung der extrahierten Spektren

Zur Elimination atmosph

�

aris
her Ein


�

usse und zur Kalibrierung der Spektren von

VVCrA sind Daten eines Standardsterns mit bekanntem Spektrum erforderli
h.
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Von den beoba
hteten Objekten lag zur Zeit der Auswertung nur das theoretis
he

Spektrum von HD177716 vor (Cohen et al. 1999). Dieser Standardstern wurde in

der Na
ht vom 13. Juni gemessen, allerdings ni
ht in der Na
ht vom 12. Juni. Die

Kalibrierung der VVCrA-Daten der Na
ht vom 12. Juni erfolgte

�

uber den

"

Umweg\

der Kalibrierung von HD168454, eines Sterns, der in beiden N

�

a
hten gemessen wurde.

Zur besseren

�

Ubersi
ht sind die einzelnen S
hritte zur Kalibrierung der gemessenen

Spektren im Folgenden aufgef

�

uhrt. Die Auswertung der Daten erfolgte jeweils getrennt

f

�

ur die vier extrahierten Spektren eines Objektes.

1. Bere
hnung der atmosph

�

aris
hen Absorption A(�) und der instrumentellen Trans-

mission R(�) aus Daten der Na
ht vom 13. Juni von HD177716 bei zwei ver-

s
hiedenen Luftmassen (Datens

�

atze 38, 39, 41, 42) na
h der im Abs
hnitt 2.3.2

bes
hriebenen Methode

2. Kalibrierung der Daten von VVCrA derselben Na
ht (Datens

�

atze 29, 30, 32,

33) mit den ermittelten Funktionen A(�) und R(�): Wegen dem bei der

Messung von VVCrA unters
hiedli
hen Flussverh

�

altnis der Eingangsstrahlen

(Abb. 4.11, re
hts), musste die photometris
he Kalibrierung des Gesamt
usses in

enem separatem S
hritt erfolgen (s.u.).

3. Kalibrierung der Daten von HD168454 derselben Na
ht (Datens

�

atze 35, 36) mit

den ermittelten Funktionen A(�) und R(�): Das Flussverh

�

altnis der Eingangs-

strahlen stimmte bei der Messung von HD168454 mit dem der Messung von

HD177716

�

uberein. Es wurde angenommen, dass das VLTI-System stabil war

und somit au
h der absolute Gesamt
uss von HD168454 ri
htig bestimmt werden

konnte.

4. Das kalibrierte Spektrum von HD168454 wurde zur Bere
hnung von A(�) und

R(�) der Na
ht vom 12. Juni benutzt (Datens

�

atze 8, 9, 17, 18).

5. Kalibrierung der Daten von VVCrA der Na
ht vom 12. Juni (Datens

�

atze 11, 12,

14, 15) mit den f

�

ur diese Na
ht ermittelten Funktionen A(�) und R(�): Au
h

hier war das Flussverh

�

altnis unters
hiedli
h, die photometris
he Kalibrierung der

Spektren erfolgte daher in einem separatem S
hritt (s.u.).

6. Wellenl

�

angenei
hung der Spektren mit der bei Labortests ermittelten Relation:

�(x) = �1;54 � 10

�4

x

2

+ 9;49 � 10

�3

x+ 15;45 (�m)

mit x = absolute x-Detektorkoordinate in Pixel. Die relative Position des extra-

hierten Bildauss
hnittes (�x = 150 pix) ist zu ber

�

u
ksi
htigen.

Erfolgt die Datenauswertung na
h den oben genannten S
hritten, so ma
ht si
h die be-

reits erw

�

ahnte Instabilit

�

at des optis
hen Dur
hsatzes als fals
h bestimmte Gesamt


�

usse

in den resultierenden Spektren der Eingangsstrahlen A und B bemerkbar. Am Beispiel

von VVCrA SW zeigt si
h, dass der bere
hnete Fluss der Spektren von Eingangs-

strahl A nur etwa halb so gro� wie der von Eingangsstrahl B ist (Abb. 4.12, links).
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Abbildung 4.12: Links: Die vier extrahierten Spektren von VVCrA SW na
h Kalibrierung mit den

Daten des Standardsterns HD177716. Der deutli
h unters
hiedli
he Fluss der Spektren von Eingang

A und B ist auf einen unters
hiedli
hen optis
hen Dur
hsatz des VLTI-Systems bei der Messung von

VVCrA und des Standardsterns zur

�

u
kzuf

�

uhren (siehe Text). Re
hts: Dieselben Spektren na
h der

photometris
hen Korrektur. Die Spektren wurden derart skaliert, dass der Fluss bei � = 11; 6�m mit

TIMMI2-Photometriedaten

�

ubereinstimmt.

Da das Flussverh

�

altnis der Eingangsstrahlen bei vers
hiedenen Beoba
htungen zwar

unters
hiedli
h, jedo
h unabh

�

angig von der Wellenl

�

ange war (vgl. Abb. 4.11, re
hts),

sollte si
h der Fehler in den Spektren ledigli
h dur
h eine fals
he Skalierung bemerkbar

ma
hen. Um diesen Fehler zu beheben wurde auf die photometris
hen Messung von

VVCrA mit dem TIMMI2-Instrument vom Juni 2002 (Tab. 2.6) zur

�

u
kgegri�en. Es

wird dabei angenommen, dass die Variabilit

�

at des Objektes im N-Band innerhalb eines

Jahres klein ist. Die MIDI-Spektren wurden im Wellenl

�

angenberei
h des N11,9-Filters

dur
h Skalierung mit dem TIMMI2-Fluss in

�

Ubereinstimmung gebra
ht. Das Resul-

tat der photometris
hen Korrektur ist in Abbildung 4.12 (re
hts) wiedergegeben. Man

erkennt, dass die vier extrahierten Spektren bez

�

ugli
h der Form sehr gut

�

ubereinstim-

men. Die vier korrigierten Spektren wurden ans
hlie�end gemittelt. In Abbildung 4.13

sind die resultierenden Spektren beider Komponenten von VVCrA dargestellt. Zum

Verglei
h sind die Messdaten vom TIMMI2-Instrument hinzugef

�

ugt. Au
h mit diesen

ist eine gute

�

Ubereinstimmung bez

�

ugli
h der Form der Spektren zu erkennen

8

. Die Ab-

wei
hung der MIDI-Spektren von den TIMMI2-Spektren der einzelnen Komponenten

betr

�

agt

�

uber den Wellenl

�

angenberei
h von 8�m bis 13�m im Mittel 7% (Na
ht vom

12. Juni) bzw. 4% (Na
ht vom 13. Juni).

4.3.5 Fringe-Tra
king im dispergierten Modus

Bei der Aufnahme der dispergierten interferometris
hen Daten unters
hied si
h die

Arbeitsweise des Fringe-Tra
kings ni
ht wesentli
h von der zuvor s
hon erfolgrei
h im

ni
ht-dispergierten Modus eingesetzten Methode. In beiden F

�

allen erfolgte die Ermitt-

lung des OPD-Nullpunktes dur
h kleine S
ans der MIDI-internen Verz

�

ogerungsstre
ke

8

Es sei daran erinnert, dass m

�

ogli
he O�sets dur
h die bes
hriebene Skalierung der MIDI-Spektren aufgehoben sind.
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Abbildung 4.13: Resultierende Spektren der Komponenten von VVCrA aus beiden Beoba
h-

tungsn

�

a
hten. Die Spektren zeigen im Verlauf eine gute

�

Ubereinstimmung bez

�

ugli
h der Form

8

mit

den TIMMI2-Daten vom Juni 2002.

�

Uber den Wellenl

�

angenberei
h von 7�m bis 13�m betr

�

agt die

mittlere Abwei
hung der MIDI-Spektren vom TIMMI2-Spektrum der jeweiligen Komponenten 7%

(Na
ht vom 12. Juni) bzw. 4% (Na
ht vom 13. Juni).

bei glei
hzeitiger Bestimmung des Fringe-Kontrastes im Di�erenzsignal der interfe-

rometris
hen Ausgangskan

�

ale (Abs. 4.1.2). Die Detektorberei
he zur Bestimmung des

Di�erenzsignals wurden im dispergierten Modus ledigli
h so ausgelegt, dass die ge-

samten spektral zerlegten Ausgangskan

�

ale erfasst wurden. Alle Pixel jedes Detektorbe-

rei
hs wurden summiert und ans
hlie�end die Di�erenz beider Kan

�

ale gebildet. Na
h

der Summierung unters
heidet si
h das resultierende Di�erenzsignal prinzipiell ni
ht

von dem Di�erenzsignal ni
ht-dispergierter Daten, weshalb die Steuerungssoftware f

�

ur

das Fringe-Tra
king unver

�

andert eingesetzt werden konnte. Es sei angemerkt, dass die

Integration nur zum Zwe
ke des Fringe-Tra
kings erfolgte und ni
ht bei der sp

�

ateren

Auswertung der gewonnenen Daten vorgenommen wurde. Die Anzahl der Einzelbilder

pro S
an betrug bei der Datenaufnahme im Juni 2003 jeweils 40 Bilder, die Ver

�

ande-

rung des optis
hen Weges w

�

ahrend eines S
ans betrug 84�m.

4.3.6 Extraktion der interferometris
hen Daten

Die Abbildung 4.14 zeigt eine Sequenz von Di�erenzbildern der dispergierten Aus-

gangskan

�

ale I1 und I2 w

�

ahrend eines Teils eines S
ans der MIDI-internen Verz

�

oge-

rungsstre
ke. Der unkorrelierte Hintergrund ist dur
h die Di�erenzbildung aufgehoben,

nur der korrelierte Fluss des beoba
hteten Objektes (hier VVCrASW) verbleibt. Zu

Beginn der Sequenz war der optis
he Wegl

�

angenunters
hied (OPD) etwa Null. Da ein

gegebener optis
her Wegl

�

angenunters
hied bei k

�

urzeren Wellenl

�

angen eine gr

�

o�ere Pha-
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Abbildung 4.14: Abbgebildet ist eine Sequenz aus 15 aufeinander folgenden Einzelaufnahmen (aus ins-

gesamt 12000 Einzelaufnahmen des interferometris
hen Datensatzes) von VVCrA SW (Datensatz 28).

Gezeigt sind Di�erenzbilder der beiden dispergierten Ausgangskan

�

ale I1 und I2 w

�

ahrend eines Teils

(30�m) eines OPD-S
ans. Die Sequenz startet mit einer Aufnahme, bei der der optis
he Wegl

�

angenun-

ters
hied (OPD) etwa Null war. Bei Ver

�

anderung der optis
hen Wegl

�

ange erfolgt die Modulation des

Di�erenzsignals bei k

�

urzeren Wellenl

�

angen s
hneller als bei l

�

angeren (wel
he auf der linken Seite des

Spektrums zu �nden sind). Es entsteht ein 
harakteristis
hes Streifen-Muster entlang des Spektrums.

senvers
hiebung bewirkt als bei l

�

angeren, erfolgt die Modulation des Di�erenzsignals

bei k

�

urzeren Wellenl

�

angen entspre
hend s
hneller. Beispielsweise entsteht bei kurzen

Wellenl

�

angen bereits ein Phasenunters
hied von 2� (konstruktive Interferenz), w

�

ahrend

bei einer doppelt so gro�en Wellenl

�

ange der Phasenunters
hied ledigli
h � betr

�

agt (de-

struktive Interferenz). Im weiteren Verlauf des S
ans entsteht daher ein Muster von

hellen und dunklen Zonen entlang des dispergierten Interferogramms.

Eine M

�

ogli
hkeit zur Auswertung von dispergierten Interferogrammen besteht darin,

dass die Bere
hnung der Objektvisibility im Prinzip genau so erfolgt, wie im ni
ht-

dispergierten Modus, mit dem Unters
hied, dass sie f

�

ur die einzelnen spektralen Kan

�

ale

getrennt dur
hgef

�

uhrt wird. Da die spektrale Au


�

osung im benutzten Modus (Dop-

pelprisma plus Field-Kamera) geringer ist als die Pixelau


�

osung (Abs. 1.8), k

�

onnen

zur Verbesserung des Signal-zu-Raus
h-Verh

�

altnisses kleine Wellenl

�

angenintervalle des

Spektrums gemittelt werden, ohne dass spektrale Information verloren geht. In der

folgenden Auswertung wurden die dispergierten Spektren jeweils

�

uber Intervalle von 4

Pixel Breite gemittelt, so dass insgesamt 28 spektrale Kan

�

ale entstanden. Zur Auswer-

tung wurde eine erweiterte Version des im letzten Kapitels benutzten Softwarepake-

tes angewendet (Abs. 4.1.4). Die erweiterte Version erlaubt die Auswertung f

�

ur jeden

spektralen Kanal getrennt. Die einzelnen S
hritte der Auswertung sind im Folgenden

aufgef

�

uhrt:

1. Extraktion der dispergierten Interferogramme aus den Rohbildern beider Aus-

gangskan

�

ale: Die Masken zur Unterdr

�

u
kung des Raus
hens au�erhalb der In-
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terferogramme haben dieselben Parameter (Abmessungen, Position) wie die zur

Extraktion der photometris
hen Daten. Ans
hlie�end erfolgt die Integration der

Spektren in y-Ri
htung.

2. Bildung des Di�erenzspektrums der beiden dispergierten { nun eindimensionalen {

Ausgangskan

�

ale zu jeder Aufnahme: Zur Elimination eines eventuell vorhandenen

O�sets in den Di�erenzspektren (verursa
ht z.B. dur
h unters
hiedli
hen Hinter-

grund
uss in den Ausgangskan

�

alen I

1

und I

2

), wird von jedem Di�erenzspektrum

ein

�

uber alle Bilder des betre�enden S
ans gemitteltes Di�erenzspektrum subtra-

hiert.

3. Selektion von S
ans mit stabilem Fringe-Tra
king anhand der St

�

arke des Fringe-

Kontrastes im Di�erenzsignal: F

�

ur diesen S
hritt werden die eindimensionalen

Di�erenzspektren zun

�

a
hst aufsummiert (die spektrale Information geht dabei

verloren), die zeitli
he Folge der resultierenden Werte jedes S
ans wird fourier-

transformiert und das Spektrum im Berei
h des Fringe-Peaks summiert. Ist das

Signal gr

�

o�er als eine einstellbare S
hwelle wird der S
an als

"

S
an mit Fringes\

zur weiteren Datenauswertung benutzt. S
ans mit einem Fringe-Kontrast unter-

halb einer bestimmten S
hwelle werden als

"

S
ans ohne Fringes\ interpretiert und

zur Bestimmung eines Raus
hspektrums selektiert. Die S
hwellen wurden (wie bei

den ZCMa-Daten) mit Hilfe eines Histogramms der Fringe-Amplituden festgelegt.

4. Zerlegung der eindimensionalen Di�erenzspektren in einzelne spektrale Kan

�

ale

dur
h Integration der Spektren in Intervallen von jeweils 4 Pixel Breite: Ab jetzt

erfolgt jeder S
hritt f

�

ur die spektralen Kan

�

ale getrennt.

5. Bere
hnung der Fringe-Powerspektren der

"

S
ans mit Fringes\ und der Raus
h-

Powerspektren aus den

"

S
ans ohne Fringes\: Die resultierenden Powerspektren

sind in Abbildung 4.15 dargestellt. Man erkennt die Verlagerung des Fringe-Peaks

infolge der unters
hiedli
hen Wellenl

�

ange des interferierenden Li
hts der spektra-

len Kan

�

ale.

Es zeigt si
h, dass in den Raus
h-Powerspektren teilweise au
h

"

unerw

�

uns
hte\

Fringe-Peaks auftreten. Die Ursa
he daf

�

ur liegt in der gr

�

o�eren Koh

�

arenzl

�

ange

des Li
hts der einzelnen spektralen Kan

�

ale im Verglei
h zur Koh

�

arenzl

�

ange des

Li
hts des (zur Selektion) au�ntegrierten Spektrums. Tats

�

a
hli
h war der OPD-

Unters
hied s
hon beim Start der Aufnahme zu klein, um

"

S
ans ohne Fringes\ zu

erhalten. Dieser Umstand wurde leider erst bei der Auswertung der Daten erkannt.

Es wurde daher auf die Subtraktion von Raus
h-Powerspektren verzi
htet.

6. Summierung des Fringe-Peaks im gemittelten Fringe-Powerspektrum in dem Be-

rei
h, der dem jeweiligen spektralen Kanal entspri
ht: Das Ergebnis ist das Qua-

drat des korrelierten Flusses des beoba
hteten Objektes im Wellenl

�

angenberei
h

des spektralen Kanals (s. Formel 4.12).

7. Bere
hnung der Rohvisibility des Objektes (wel
he no
h ni
ht den instrumentellen

Koh

�

arenzverlust ber

�

u
ksi
htigt) aus dem korrelierten Fluss und den photometri-

s
hen Fl

�

ussen f

�

ur jeden spektralen Kanal getrennt.
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S
ans mit Fringes S
ans ohne Fringes

�=13,4�m

�=7,5�m

Abbildung 4.15: Powerspektren der

"

S
ans mit Fringes\ (links) und der

"

S
ans ohne Fringes\ (re
hts)

der spektral dispergierten Daten von VVCrA. Jede Zeile stellt einen spektralen Kanal dar. Das

Auftreten von Fringe-Peaks in den

"

S
ans ohne Fringes\ ist darauf zur

�

u
kzuf

�

uhren, dass der OPD-

Unters
hied zu klein im Verglei
h zur Koh

�

arenzl

�

ange des Li
hts der spektralen Kan

�

ale war. Dieser

ungewollte E�ekt ist erst bei der Auswertung der Daten aufgefallen.

F

�

ur alle in Tabelle 4.3 aufgef

�

uhrten Daten

�

atze erfolgte die Auswertung na
h den

oben bes
hriebenen S
hritten. Die daraus resultierenden Rohvisibility-Funktionen in

Abh

�

angigkeit von der Wellenl

�

ange sind in Abbildung 4.16 (oben) dargestellt. Auf den

ersten Bli
k ist bereits ein Unters
hied im Verlauf der Kurven der Standardsterne und

von VVCrA zu erkennen. W

�

ahrend die Visibility der Standardsterne mit der Wel-

lenl

�

ange zunimmt, zeigen die Kurven der beiden Komponenten von VVCrA einen


a
hen Verlauf.
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Abbildung 4.16: Obere Reihe: Gemessene Rohvisibility-Funktionen der Objekte aus Tabelle 4.4.

Untere Reihe: Aus den Datens

�

atzen der Standardsterne bere
hnete instrumentelle Visibility-

Verlustfunktionen.

4.3.7 Kalibrierung der spektralen Visibility-Funktionen

Um eine aussagekr

�

aftige Analyse der Kurven dur
hf

�

uhren zu k

�

onnen, muss no
h der

Visibility-Verlust V

loss

(�) ber

�

u
ksi
htigt werden, der dur
h instrumentelle und atmo-

sph

�

aris
he E�ekte bedingt ist. Dazu wurde { wie bereits in Abs
hnitt 4.1.5 detailliert

erl

�

autert { die theoretis
he Visibility der Standardsterne mit Hilfe des Winkeldur
h-

messers (Tab. 4.4) bere
hnet. Der Visibility-Verlust ergibt si
h aus dem Verh

�

altnis von

gemessener zu theoretis
her Visibility. In Abbildung 4.16 (unten) sind die auf die-

se Weise mit jedem Standardstern ermittelten Funktionen dargestellt. Der Visibility-

Verlust V

loss

betr

�

agt zwis
hen 0,4 und 0,7. Der Trend zu geringeren Werten bei k

�

urze-

ren Wellenl

�

angen kann zum Teil auf die spektralen Eigens
haften des Strahlteilers

zur

�

u
kgef

�

uhrt werden (vgl. Abb. 4.4), aber au
h andere koh

�

arenz-vermindernde E�ekte

spielen o�ensi
htli
h eine Rolle. Die m

�

ogli
hen Ursa
hen sind vielf

�

altig (z.B. s
hle
hte

Tip/Tilt-Korrektur, Ungenauigkeiten im komplexen optis
hen System des VLTI et
.).

Wi
htig ist, dass der Visibility-Verlust stabil bleibt und daher au
h bei der Bere
hnung

der Visibility von VVCrA angenommen werden kann. Der Verglei
h von unabh

�

angig

voneinander ermittelten Visibility-Verlustfunktionen kann dazu Aufs
hluss geben. Es
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Abbildung 4.17: Kalibrierte spektrale Visibility-Funktionen der beiden Komponenten von VVCrA.

Der Verglei
h der Visibility-Funktion von VVCrANO beider Beona
htungsn

�

a
hte zeigt einen deutli-


hen Unters
hied. Wie si
h herausstellte, ma
hte bei der Messung vom 12. Juni 2003 ein te
hnis
hens

Problem den Datensatz unbrau
hbar.

zeigt si
h, dass die ermittelten Funktionen der Na
ht vom 12. Juni 2003 eine gute

�

Ubereinstimmung zeigen.

�

Uber den gesamten Spektralberei
h gemittelt betr

�

agt die

Standardabwei
hung der Funktionen h�V

loss

i = 0;03. Im Unters
hied dazu weist der

Visibility-Verlust der Na
ht vom 13. Juni 2003 eine gr

�

o�ere Streuung auf. Hier betr

�

agt

die Standardabwei
hung h�V

loss

i = 0;16. Zwei Funktionen dieser Na
ht (ermittelt aus

den Datens

�

atzen 25 und 34) zeigen eine besonders gro�e Abwei
hung von den restli
hen

Funktionen und von den Funktionen der Na
ht vom 12. Juni. Da mit diesen Funktionen

eine o�ensi
htli
h fals
he Kalibrierung des Visibility-Verlustes erfolgen w

�

urde, werden

diese zur weiteren Auswertung ni
ht mehr herangezogen.

Mit Kenntnis des instrumentellen Visibility-Verlustes ist nun die Kalibrierung der Roh-

visibility m

�

ogli
h. In Abbildung 4.17 sind die mit vers
hiedenen Standardsternen kali-

brierten Visibility-Funktionen beider Komponenten von VVCrA wiedergegeben. Ver-

glei
ht man die Funktionen beider N

�

a
hte von VVCraNO miteinander, so f

�

allt ein

deutli
her Unters
hied auf. Die Re
her
he in den bei der Beoba
htung aufgezei
hneten

Informationen

�

uber den Instrumentstatus o�enbarte einen Fehler bei der Aufnahme von

VVCraNO in der Na
ht vom 12. Juni. F

�

als
hli
her Weise war w

�

ahrend der interfero-
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Abbildung 4.18: Spektral dispergierte Visibility von VVCrASW (oben) und VVCrANO (unten). Zum

Verglei
h sind Visibility-Funktionen von gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilungen mit Halbwertsbreiten

von 2,5mas bis 17,5mas eingezei
hnet. Der Verlauf dieser Visibility-Funktionen zeigen einen mit der

Wellenl

�

ange ansteigenden Verlauf, w

�

ahrend die Visibility-Funktion beider Komponenten von VVCrA

einen abfallenden Trend aufweisen.

metris
hen Beoba
htung das Chopping aktiv. Da die Zeit bei einer Chopping-Position

k

�

urzer war als die Dauer eines OPD-S
ans, wurde jeder OPD-S
an unterbro
hen. Eine

na
htr

�

agli
he

"

Reparatur\ des Datensatzes war daher ni
ht m

�

ogli
h. Die Daten von

VVCrANO der Na
ht vom 12. Juni konnten somit ni
ht zur weiteren Auswertung ver-

wendet werden. Die endg

�

ultigen spektralen Visbility-Funktionen wurden dur
h Mitte-

lung der mit allen Standardsternen einer Na
ht kalibrierten Messungen bere
hnet. Die

Abbildung 4.18 zeigt die resultierenden Visibility-Funktionen beider Komponenten von

VVCrA. Die eingezei
hneten Fehlerbalken (2�-Fehler) wurden aus der Standardabwei-


hung der Visibility-Funktionen bere
hnet.
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4.4 Interpretation der spektralen Visibility-Funktion von

VVCrA

Die Interpretation der spektralen Visibility-Funktion der Komponenten von VVCrA

soll mit Hilfe von Modell-Intensit

�

atsverteilungen erfolgen.

�

Ahnli
h wie bei der Interpre-

tation der Visibility von ZCMa (Abs. 4.2) m

�

ussen die Modelle wegen des begrenzten

Umfangs an Messdaten stark vereinfa
ht angenommen werden. Im Verglei
h zu den

Daten von ZCMa bietet die spektrale Au


�

osung der Daten von VVCrA jedo
h zus

�

atz-

li
he Informationen. Der explizite Verlauf der Visibility-Funktion h

�

angt dabei ni
ht nur

von den spektralen Eigens
haften des Objektes ab, sondern au
h von der r

�

aumli
hen

Struktur, denn die Raumfrequenz, bei der die Objektvisibility gemessen wird, ist eine

Funktion der Beoba
htungswellenl

�

ange.

4.4.1 Verglei
h der gemessenen Visibility mit einem Gau�-Modell

Die insgesamt kleineren Visibility-Werte von VVCrASW deuten bereits auf eine

gr

�

o�ere Ausdehnung der Intensit

�

atsverteilung dieser Komponente im Verglei
h zu

VVCrANO hin. Um die Ausdehnung quantitativ bestimmen zu k

�

onnen, sollen die

Visibility-Funktionen beider Komponenten mit denen von Gau�-Modellen vergli
hen

werden. Dazu wurde die Visibility von gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsverteilungen mit ver-

s
hiedenen Halbwertsbreiten in Abh

�

angigkeit von der Wellenl

�

ange bere
hnet und in

das Diagramm eingezei
hnet (Abb. 4.18). Die resultierenden Visibility-Funktionen zei-

gen einen mit der Wellenl

�

ange ansteigenden Verlauf. In diesem Anstieg spiegelt si
h

der reziproke Zusammenhang von Beoba
htungswellenl

�

ange und Raumfrequenz wie-

der. Der Verglei
h zeigt, dass keine der Funktionen in der Lage ist, den Verlauf der

gemessenen Visibility im gesamten Spektralberei
h zu reproduzieren. Die zwingende

S
hlussfolgerung ist, dass die Ausdehnung der Intensit

�

atsverteilung eine Abh

�

angigkeit

von der Wellenl

�

ange aufweist.

Um diesen Umstand genauer zu untersu
hen, wurde die Halbwertsbreite von gau�f

�

ormi-

gen Intensit

�

atsverteilungen bere
hnet, die den gemessenen Visibility-Wert bei bestimm-

ten Wellenl

�

angen reproduzieren kann. Das Diagramm in Abbildung 4.19 zeigt die auf

diese Weise bestimmten Halbwertsbreiten in Abh

�

angigkeit von der Wellenl

�

ange. Im

Spektralberei
h von 7,8�m bis 13,3�m zeigt VVCrASW ein Anstieg der Halbwerts-

breite von 7,3mas auf 16,4mas (Messung vom 12. Juni) bzw. von 6,6mas auf 16,3mas

(Messung vom 12. Juni). Bei VVCrANO ist in diesem Spektralberei
h ein Anstieg der

Halbwertsbreite von 5,7mas auf 13,3mas abzulesen (Messung vom 13. Juni). Au�

�

allig

ist der in guter N

�

aherung lineare Zusammenhang zwis
hen Wellenl

�

ange und Ausdeh-

nung der Intensit

�

atsverteilung. Die Steigung wurde mit einem gewi
hteten linearen Fit

ermittelt und betr

�

agt bei VVCrASW:

FWHM

�

= (1;56� 0;02)

mas

�m

(Messung vom 12. Juni), (4.31)
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Abbildung 4.19: Das Diagramm zeigt die Halbwertsbreite (FWHM) einer gau�f

�

ormigen Intensit

�

atsver-

teilung, wel
he den gemessenen Visibility-Wert bei vers
hiedenen Wellenl

�

angen reproduzieren kann.

Es zeigt si
h, dass die Ausdehnung der Intensit

�

atsverteilung beider Komponenten linear mit der Wel-

lenl

�

ange zunimmt, wobei VVCrASW eine gr

�

o�ere Ausdehnung im Verglei
h zu VVCrANO aufweist.

FWHM

�

= (1;68� 0;01)

mas

�m

(Messung vom 13. Juni) (4.32)

und bei VVCrANO:

FWHM

�

= (1;42� 0;04)

mas

�m

(Messung vom 13. Juni) : (4.33)

Die Messungen von VVCrASW w

�

ahrend beider N

�

a
hte erfolgten bei etwa glei
her

L

�

ange der projizierten Basislinie (B = 100m bzw. 102m). Die Positionswinkel wie-

sen mit 36

Æ

und 24

Æ

jedo
h einen relativ gro�en Unters
hied auf. Der unters
hiedli
he

Anstieg der ermittelten Funktionen deutet m

�

ogli
herweise auf eine unters
hiedli
he

Ausdehnung bei vers
hiedenen Positionswinkeln hin. Diese Beoba
htung ist na
hvoll-

ziehbar, denn nur im unwahrs
heinli
hen Falle der Beoba
htung der S
heibe bei einem

Inklinationswinkel von i = 0

Æ

(

"

fa
e-on\) w

�

urde keine Abh

�

angigkeit der Ausdehnung

vom Positionswinkel auftreten. F

�

ur eine exakte Bestimmung des Inklinationswinkel

sind jedo
h weitere Messungen bei deutli
h st

�

arker unters
hiedli
hen Positionswinkeln

notwendig.

Der Zusammenhang zwis
hen Ausdehnung der Intensit

�

atsverteilung und Wellenl

�

ange

kann lei
ht eingesehen werden, denn eine Akkretionss
heibe weist auf Grund der Hei-

zung dur
h die Strahlung des zentralen Sterns eine mit der Radius abnehmende Tem-
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Abbildung 4.20: Der Plot zeigt die Abwei
hung der Ausdehnung von VVCrANO von einer ge�tteten

Gerade. Die Form weist eine

�

Ahnli
hkeit mit dem Silikatspektrum von Olivin (Korngr

�

o�e 0,1�m) auf.

Die im Silikatband gr

�

o�er ers
heinende Ausdehnung von VVCrANO kann dur
h die gr

�

o�ere optis
he

Tiefe in diesem Spektralberei
h erkl

�

art werden.

peratur auf. Au
h bei eventuell vorhandener viskoser Reibung in der S
heibe ist eine

mit dem Radius abnehmende Temperatur zu erwarten. Der hei�ere Staub (der das

Intensit

�

atsmaximum der S
hwarzk

�

orperstrahlung bei k

�

urzeren Wellenl

�

angen hat) ist

bei kleinen Radien lokalisiert, w

�

ahrend der k

�

uhlere Staub (mit dem Intensit

�

atsmaxi-

mum bei l

�

angeren Wellenl

�

angen) eine gr

�

o�ere Entfernung vom Zentrum aufweist. Die

Bere
hnung des expliziten radialen Temperaturpro�ls der S
heibe aus den gegebenen

Daten ist jedo
h ni
ht m

�

ogli
h, da wi
htige Faktoren, wie z.B. der genaue Inklinati-

onswinkel und die Di
ke der S
heibe in Abh

�

angigkeit vom Radius, unbekannt sind.

Die Ausdehnung des Ers
heinungsbildes einer Staubverteilung h

�

angt ni
ht nur von der

Temperatur ab, sondern au
h von der optis
hen Tiefe des Materials. Ist die optis
he

Tiefe gro�, so kann man { ans
hauli
h gespro
hen { ni
ht so weit in die Staubverteilung

"

hinein bli
ken\. Die Staubverteilung ers
heint in diesem Falle ausgedehnter. Der Ab-

sorptionskoeÆzient von Silikaten weist eine ausgepr

�

agte Wellenl

�

angenabh

�

angigkeit auf

(vgl. Abb. 2.4). Daher sollte au
h die optis
he Tiefe und damit die Ausdehnung des Er-

s
heinungsbildes im N-Band variieren. Es ist eine gr

�

o�ere Ausdehnung bei Wellenl

�

angen

im Berei
h des Silikatbandes zu erwarten, w

�

ahrend in den Spektralberei
hen au�erhalb

des Silikatbandes die Staubverteilung kleiner ers
heinen sollte. Die Abh

�

angigkeit der

Ausdehnung von der Wellenl

�

ange von VVCrANO (Abb. 4.19) weist tats

�

a
hli
h eine

lei
hte Abwei
hung vom linearen Trend auf. Diese k

�

onnte dur
h den oben ges
hilder-

ten E�ekt bedingt sein. Zur genaueren Darstellung der Abwei
hung wurde eine lineare
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Funktion in zwei Spektralberei
hen au�erhalb des Silikatbandes an die Kurve ge�ttet

9

und von dieser abgezogen. Das Resultat zeigt das Diagramm in Abbildung 4.20. Die

�

Ahnli
hkeit mit dem Spektrum von Olivin mit einer Korngr

�

o�e von 0,1�m (vgl. 2.4)

ist au�

�

allig. Der bes
hriebene Opazit

�

atse�ekt k

�

onnte daf

�

ur verantwortli
h sein.

Es stellt si
h die Frage, warum bei VVCrASW keine Auswirkung des Silikatspektrums

zu erkennen ist. Eine m

�

ogli
he Antwort ist, dass bei dieser Komponente weniger Sili-

kate vorhanden sind oder zumindest ni
ht in einem beoba
htbaren Berei
h der S
heibe

liegen. Zu dieser Hypothese passt, dass au
h das N-Band-Spektrum von VVCrASW

(im Unters
hied zu VVCrANO) nur eine sehr s
hwa
h ausgepr

�

agte Silikatabsorption

zeigt (vgl. Abb. 4.13).

4.4.2 Abs
hlie�ende Bemerkungen

Die Interpretationen der spektral aufgel

�

osten Visibility-Funktionen der SW- und NO-

Komponente von VVCrA beruhten auf den Verglei
h mit Gau�-Modellen. Dieser ein-

fa
he Ansatz erlaubte die Bestimmung der r

�

aumli
hen Ausdehnung der im mittleren

Infrarotberei
h strahlenden Regionen ihrer S
heiben. Es konnte bei beiden Komponen-

ten ein linearer Anstieg der Ausdehnung mit der Wellenl

�

ange na
hgewiesen werden,

wobei VVCrASW im Vergli
h zu VVCrANO im gesamten Berei
h des N-Bandes et-

wa 2mas gr

�

o�er ers
heint.

Ein n

�

a
hster S
hritt zum weiteren Studium der Objekteigens
haften w

�

are der

Verglei
h der gemessenen spektralen Visibility-Funktion mit den Ergebnissen von

Strahlungstransport-Simulationen. Dazu muss zun

�

a
hst ein detailliertes Modell des

Objektes konstruiert werden. Dieses weist zu Beginn viele o�ene Parameter auf, wie

z.B. Leu
htkraft des zentralen Sterns, Radius und Di
hteverteilung der S
heibe, 
he-

mis
he Zusammensetzung et
. Einige dieser Parameter lassen si
h dur
h die spektrale

Energieverteilung des Systems festlegen oder zumindest eingrenzen. Das Simulations-

programm kann dann auf Grundlage der Modellparameter die r

�

aumli
he und spektrale

Intensit

�

atsverteilung, wel
he wiederum die Visibilityfunktion festlegt, bere
hnen. Der

Verglei
h mit den Messergebnissen von MIDI erlaubt die Eingrenzung weiterer Para-

meter des Modells. F

�

ur eine optimale Eingrenzung der Objektparameter sind weitere

Messungen mit MIDI erforderli
h, die mit vers
hiedenen Basislinien gemessen werden

und damit eine m

�

ogli
hst gute Abde
kung der uv-Ebene ergeben.

Nat

�

urli
h ist VVCrA nur ein Objekt unter vielen jungen stellaren Objekten. Wenn in

Zukunft Messdaten von mehreren Objekten dieser Klasse vorliegen, kann deren Ver-

glei
h weitere Erkenntnisse

�

uber die grunds

�

atzli
hen Me
hanismen der Sternentstehung

liefern. Man erkennt, dass die bes
hriebene Messung mit MIDI nur ein erster S
hritt

von vielen folgenden ist, die zur weitenen Aufkl

�

arung der astrophysikalis
hen Zusam-

menh

�

ange bei jungen stellaren Objekten f

�

uhren.

9

Die lineare Funktion wurde in den Berei
hen von � = 7;8�m�8;2�m und von � = 12;8�m�13;2�m an die Kurve

ge�ttet.

112



Kapitel 5

Zuk

�

unftige Erweiterungen des

VLTI und des MIDI-Instruments

Die im vorausgehenden Kapitel bes
hriebenen Auswertungen von MIDI-Daten bra
hten

Ergebnisse, die mit anderen Instrumenten ni
ht m

�

ogli
h gewesen w

�

aren. Die interfero-

metris
he Beoba
htung der Komponenten der Systeme ZCMa und VVCrA erlaubte die

Bestimmung der Ausdehnung der im mittleren Infrarotberei
h strahlenden Teile ihrer

Akkretionss
heiben im Millibogensekunden-Berei
h. Damit hat das MIDI-Instrument

eindru
ksvoll seine Funktionst

�

u
htigkeit bewiesen. Die Leistung des MIDI-Instrument

zusammen mit der VLTI-Infrastruktur soll in Zukunft no
h weiter gesteigert werden.

Dazu sind vers
hiedene Erweiterungen des Systems vorgesehen. Einige davon be�nden

si
h no
h in Planung, andere werden zur Zeit gerade auf dem Paranal installiert. Eine

kurze

�

Ubersi
ht s
hlie�t diese Arbeit ab.

� Auxiliary Teles
opes, ATs

Die VLTI-Infrastruktur erlaubt den Einsatz von mehreren 1,8-Meter-

Zusatzteleskopen (ATs), die wahlweise auf den 30 daf

�

ur vorgesehenen Stationen

platziert werden k

�

onnen. Einerseits gestattet die Benutzung dieser Teleskope

eine sehr gute Abde
kung der uv-Ebene, wobei Basislinien mit einer L

�

ange bis

zu 200m m

�

ogli
h werden, andererseits wird kostbare Beoba
htungszeit mit den

8-Meter-Teleskopen (UTs) gespart, die dann ledigli
h f

�

ur s
hw

�

a
here Objekte

eingesetzt werden m

�

ussen. Zwei dieser Zusatzteleskope werden zur Zeit installiert

und sollen Ende 2004 f

�

ur den Interferometriebetrieb einsatzbereit sein.

� FINITO (Fringe-tra
king Instrument of NI
e and TOrino)

Dieses Zusatzinstrument soll in Zukunft das Fringe-Tra
king f

�

ur MIDI (und au
h

AMBER)

�

ubernehmen. Dazu wird ein Teil des Li
hts (H-Band) des beoba
hteten

Objektes abgezweigt und zu FINITO geleitet. Dort wird der optis
he Wegl

�

angen-

unters
hied bestimmt. Abwei
hungen von der Null-OPD-Position werden dur
h

entspre
hende Kommandos an die VLTI-Verz

�

ogerungsstre
ken in E
htzeit korri-

giert. Das Ergebnis ist eine Stabilisierung der Phasendi�erenz der Eingangsstrah-

len von MIDI. Da dadur
h au
h die Phase der Fringes stabil ist, k

�

onnen die MIDI-

Aufnahmen koh

�

arent addiert werden. Diese Vorgehensweise hat eine betr

�

a
htli
he
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Steigerung der Grenzhelligkeit zur Folge. FINITO ist bereits am VLTI installiert

und be�ndet si
h zur Zeit in der Phase des Comissionings. Der erste Testbetrieb

mit MIDI ist f

�

ur Sommer 2004 geplant.

� PRIMA (Phase-Referen
ed Imaging and Mi
roar
se
ond Astrometry)

Bei diesem Instrument erfolgt das Fringe-Tra
king mit Hilfe eines glei
hzeitig be-

oba
hteten Referenzsterns. Dadur
h ist eine Stabilisierung der Phase au
h dann

m

�

ogli
h, wenn das zu beoba
htende wissens
haftli
he Objekt zu s
hwa
h f

�

ur das

Fringe-Tra
king mit FINITO ist. Des Weiteren wird mit PRIMA eine Referenz zur

Messung der Fringe-Phase bereitgestellt, so dass au
h die Messung der Fourier-

Phase m

�

ogli
h wird (Abs. 3.3.1). Diese zus

�

atzli
he Information gestattet u.a. die

Rekonstruktion von e
hten Bildern mit hoher r

�

aumli
her Au


�

osung. S
hlie�li
h

kann PRIMA au
h f

�

ur astrometris
he Messungen mit sehr hoher Genauigkeit be-

nutzt werden. Der Betrieb soll im Jahr 2005 beginnen. Die letzte Ausbaustufe ist

f

�

ur das Jahr 2008 geplant.

� IRIS (InfraRed Image Sensor)

Dieses speziell f

�

ur den Infrarotberei
h konzipierte Tip/Tilt-Korrektursystem soll

das s
hon vorhandene System MACAO (Multi Appli
ation Curvature Adaptive

Opti
s) unterst

�

utzen. Der Sensor zur Erfassung von Verkippungen der Wellenfron-

ten von bis zu vier Strahlenb

�

undeln soll im interferometris
hen Labor installiert

werden. Auf diese Weise k

�

onnen zus

�

atzli
he Wellenfront-Verkippungen, die dur
h

Luftturbulenzen in den VLTI-Tunneln entstehen, korrigiert werden. Der genaue

Termin f

�

ur die Inbetriebnahme steht no
h ni
ht fest.

� MIDI-20�m

Diese Erweiterung betri�t allein das MIDI-Instrument und wird Beoba
htungen

bei �=20�m (Q-Band) m

�

ogli
h ma
hen. Dazu ist der Einbau von optis
hen Ele-

menten, die im 20�m-Berei
h transparent sind, notwendig. Es handelt si
h vor

allem um eine weitere Strahlteilerplatte, eine weitere Kamera, sowie ein zus

�

atzli-


hes Grism. Beim Entwurf der kalten optis
hen Bank wurden die entspre
henden

Positionen f

�

ur die Erweiterung s
hon ber

�

u
ksi
htigt. Na
h dem Einbau der zus

�

atz-

li
hen Elemente wird ein neues Alignment der Optik erforderli
h sein. Der Betrieb

von MIDI bei �=20�m soll ab Ende 2005 m

�

ogli
h werden.

� APreS-MIDI (APerture Synthesis with MIDI)

Mit dieser Erweiterung soll der glei
hzeitige Betrieb des MIDI-Instruments mit

vier Teleskopen m

�

ogli
h gema
ht werden. Neben der besseren Abde
kung der uv-

Ebene dur
h se
hs Basislinien wird au
h die Messung von so genannten

"

Closure

Phases\ erm

�

ogli
ht. Diese Phasensumme des Li
hts von jeweils drei Teleskopen

hat die Eigens
haft unabh

�

angig von atmosph

�

aris
h induzierten Phasenfehlern zu

sein. Mit ihrer Hilfe kann die Fourier-Phase, wel
he zur Bere
hnung von e
hten

Bildern notwendig ist, rekonstruiert werden. Die Einspeisung der vier Eingangs-

strahlen soll mit einem Aufbau auf der warmen optis
hen Bank in einer speziellen

Weise erfolgen, die keine wesentli
he

�

Anderungen an der kalten optis
hen Bank

erforderli
h ma
ht. Die Installation ist f

�

ur 2006 geplant.
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