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Zum Titelbild:

Ein neugeborener Stern (Kreuz), tief in den Staub der Molekilwolke L1551 eingebettet, aus der er entstand. Er ist
nicht im Optischen, sondern nur as Infrarotquelle zu erkennen. Er emittiert in Polrichtung einen hellen Jet aus ioni-
siertem Gas, beleuchtet einen ausgedehnten Reflexionsnebel, und regt die Herbig-Haro-Objekte HH 28 und HH 29
zum eigenen Leuchten an. Mehr dazu auf Seite 23-29.
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| Allgemeines

Forschungsziele des MPIA —
gestern, heute, morgen

Der Senat der Max-Planck-Gesellschaft beschlof3 im
Jahre 1967 die Grindung des Max-Planck-Instituts fur
Astronomie in Heidelberg mit dem Ziel, die durch zwei
Weltkriege weit zurlickgeworfene astronomische For-
schung in Deutschland wieder an die Weltspitze heranzu-
fuhren. Zwei Jahre spéter nahm das Institut auf dem
Kénigstuhl unter der Leitung von Hans Elsdsser in provi-
sorischen Réumen die Arbeit auf. Das neue Insti-
tutsgebaude wurde 1975 bezogen (Abbildung 1.1). Als
langfristiges Ziel wurde dem neu gegriindeten MPIA der
Aufbau und Betrieb zweier leistungsféhiger Obser-
vatorien jeweils auf der Nord- und Sidhalbkugel tber-
tragen. Nach intensiver Standortsuche fiel 1970 fir die
Nordhalbkugel die Wahl aud den 2168 Meter hohen Berg

Calar Alto in der Provinz Almeria, Siidspanien. Er bietet
in Europa gute klimatische und meteorologische Be-
dingungen fUr astronomische Beobachtungen. 1972 kam
es zur Grundung des »Deutsch-Spanischen Astrono-
mischen Zentrums« (DSAZ), kurz Calar-Alto-Obser-
vatorium.

Die mit der Planung und dem Bau der Teleskope ver-
bundenen komplexen technol ogischen Probleme wurden
in Zusammenarbeit mit der Firma Carl Zeiss, Ober-
kochen und anderen Firmen geldst. Auf diese Weise
haben sich zahlreiche Unternehmen ein Know-how

Abb.l.1: Das Max-Planck-Institut fir Astronomie, Heidelberg-
Konigstuhl. Vorne rechts das Astrolabor mit seinen zwei
Kuppeln, im Hintergrund die Landessternwarte. (Lossen-
Luftbild, RPKA 10/4209a)
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angeeignet, dasihnen zu einer Fiihrungsposition auf dem
Weltmarkt verholfen hat.

Von 1975 bis 1984 gingen auf dem Calar Alto der von
der Deutschen Forschungsgemeinschaft finanzierte 1.2-
Meter-Reflektor sowie das 2.2-Meter- und das 3.5
Meter-Teleskop in Betrieb (Abbildung 1.2). Von der
Hamburger Sternwarte wurde der 80-Zentimeter-
Schmidt-Spiegel Ubernommen. Zusétzlich steht ein spa-
nisches 1.5-Meter-Teleskop auf dem Gelande, es unter-
steht dem Observatorio Nacional de Madrid und gehdrt
nicht zum DSAZ. Der urspriinglich geplante Bau einer
Sldsternwarte auf dem Gamsberg in Namibia lief3 sich
aus politischen Griinden nicht realisieren. Das hierfur
vorgesehene 2.2-Meter-Teleskop wurde der Euro-
péischen Sudsternwarte (ESO) fur 25 Jahre als Leihgabe
Uberlassen. Es arbeitet seit 1984 auf dem Berg La Silla
in Chile und steht dort zu 25 Prozent der Beobach-
tungszeit den Astronomen des MPIA zur Verfligung.

Mit dem Calar-Alto-Observatorium verflgt das
MPIA Uber eines der beiden leistungsstarksten Obser-
vatorien in Europa. Die heutige Aufgabe des Ingtituts be-
steht zum einen im Betrieb des Observatoriums. Dazu
gehort die sténdige Optimierung der Leistungsfahigkeit
der Teleskope: Mit der Inbetriebnahme der adaptiven
Optik ALFA steht das 3.5-m-Teleskop heute wieder an
der vordersten Front der technologischen Entwicklung
(Kapitel 11.1). Zum anderen werden in Heidelberg neue

Abb.|.2: Das Calar-Alto-Observatorium, Blick von Norden auf
die Teleskopkuppeln.

V.I.n.r.: das 2.2-Meter-Teleskop, das spanische 1.5-Meter-
Teleskop, das 1.2-Meter-Teleskop, der Schmidt-Spiegel und
die 43 Meter hohe Kuppel des 3.5-Meter-Teleskops. Im Hinter-
grund dieK iste bei Almeria.

Mef3geréte entwickelt, Beobachtungsprogramme vorbe-
reitet und die an den Tel eskopen gewonnenen Daten aus-
gewertet. Ein wesentlicher Teil der Institutsarbeit ist
dem Bau neuer Instrumente fir die Teleskope gewid-
met.(Kapitel 111). Dazu ist das MPIA mit modernsten
Feinwerk- und Elektronikwerkstdtten ausgestattet. Die
Forschung am Institut konzentriert sich auf den »klassi-
schen« sichtbaren und auf den infraroten Spek-
tralbereich.

Uberdies engagiert sich das MPIA seit seiner
Grindung in der extraterrestrischen Forschung. Ins-
besondere der damit verbundene friihzeitige Einstieg in
die Infrarotastronomie war fir gesamte spétere Ent-
wicklung des Instituts von Bedeutung. Heute ist das
MPIA wesentlich beteiligung an dem Projekt 1SO (In-
frared Space Observatory, Abbildung 1.3) der Euro-
péischen Weltraumbehorde ESA (Kapitel 11.3): 1SO-
PHOT, eines von vier Mefdinstrumenten auf 1SO, ent-
stand unter der Federfiihrung des Instituts.
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Von ganz wesentlicher Bedeutung sind auch
Beteiligungen an internationalen Observatorien und
Projekten. So arbeitet seit einigen Jahren an einem der
groften Teleskope der Nordhalbkugel, dem britischen
3.9-Meter-Teleskop UKIRT (United Kingdom Infrared
Telescope) auf Hawaii, die an MPIA gebaute IR-
Kamera MAX (Mid-Infrared Array eXpandable) sowie
ein zugehoriger Tip-tilt-Sekundérspiegel. Im Gegenzug
erhalten die Heidelberger Astronomen einen festen
Anteil der Beobachtungszeit an diesem Teleskop.

Fur das zukiinftig gréfite Observatorium der Erde, das
Very Large Telescope der ESO auf dem Paranal in Chile
(VLT, Abbildung 1.4), entsteht unter der Federfihrung
des MPIA die hochaufldsende Infrarotkamera CONICA.
Die Beteiligung an der Entwicklung und am Bau von
MIDI, einem interferometrischen Instrument fir das
VLT, ist bereits beschlossen (Kapitel 111). Weiterhin wird
das MPIA ab dem Jahre 2002 am Large Binocular
Telescope (LBT, Abbildung 1.5), einem weiteren
Teleskop der neuen Generation, mal3geblich beteiligt
sein. Das LBT wird derzeit von einem amerikanisch-ita-
lieni sch-deutschen Konsortiums auf dem Mount Graham
in Arizona, USA, gebaut. Es wird das leistungsfahigste
Teleskop der Nordhalbkugel sein. Das MPIA wird
gemeinsam mit dem MPI fir extraterrestrische Physik in
Garching, dem MPI fir Radioastronomie in Bonn, dem
Astrophysikalischen Institut Potsdam und der Landes-
sternwarte Heidelberg zu voraussichtlich 25 Prozent an

Abb.1.3: Der Satellit ISO war 5.4 Meter hoch und wog 2.4
Tonnen. Teleskop und Blendensystem wurden durch Helium-
gas, das aus einem mit 2300 Litern superflissigem Helium ver-
dampfte, auf 1.8 Grad Kelvin gekiihit.

den Kosten und der Nutzung des LBT beteiligt sein. Mit
diesem breit gefacherten Instrumentarium wird das
MPIA auch im 21. Jahrhundert einen wesentlichen
Beitrag zur astronomischen Forschung leisten kdnnen.

Das MPIA verdankt seinem Standort in Heidelberg
die Moglichkeit, in einem astronomisch besonders akti-
ven Umfeld zu wirken: Eine Zusammenarbeit mit der
Landessternwarte, dem A stronomischen Rechen-Ingtitut,
dem Ingtitut fir Theoretische Astrophysik der Uni-
versitét oder der Abteilung Kosmophysik des MPI flr
Kernphysik hat sich immer wieder in vielfaltiger Weise
ergeben. Besonders augenfallig und zielgerichtet findet
sie in den langjdhrigen Sonderforschungsbereichen Nr.
328 (»Entwicklung von Galaxienk, 1987—1998) und Nr.
1700 (»Galaxien im jungen Universums, ab 1999) statt,
an denen ale genannten Heidelberger Institute mit
wesentlichen Teilen ihrer Kréfte beteiligt sind.

Zu den Aufgaben des Instituts gehdrt auch die In-
formation einer breiten Offentlichkeit Uber die Ergeb-
nisse der astronomischen Forschung. So halten Mitglie-
der des Ingtituts Vortrége in Schulen, Volkshochschulen
und Planetarien und treten, insbesondere anléllich in der
Offentlichkeit stark beachteter astronomischer Ereig-
nisse, auf Pressekonferenzen oder in Radio- und Fern-
sehsendungen auf. Zahlreiche Besuchergruppen kom-
men zum MPIA auf dem Konigstuhl und zum Calar-
Alto-Observatorium. Regelméfiig im Herbst findet seit
1976 in den Raumen des MPIA eine bei Physik- und
Mathematiklehrern in Baden-Wirttemberg sehr beliebte
einwochige Lehrerfortbildung statt.

Das lebhafte Interesse, mit dem die Bevdlkerung in
weitem Umkreisunsere Arbeit verfolgt, zeigte sich in dem
Uberwaltigenden Andrang beim »Tag der Offenen Tlr«am
12. Oktober 1997: Insgesamt 12 500 Besucher kamen auf
den Kénigstuhl, wobei allein die Enge der Zufahrtswege
die Zahl der Besucher begrenzte. Schlief3lich wird am
MPIA die 1962 von Hans Elsésser mitbegriindete, monat-
lich erscheinende Zeitschrift Sterne und Weltraum heraus-
gegeben. Die Zeitschrift wendet sich an das allgemeine
Publikum und bietet sowohl den Fachastronomen als auch
der grofRen Gemeinde der Amateurastronomen und inter-
essierten Laien ein lebhaftes Forum.

Wissenschaftliche Fragestellungen

Die zentrale Frage aler kosmologischen und astrono-
mischen Forschung gilt der Entstehung und Entwicklung
des Universums as Ganzes, sowie der Sterne und
Galaxien, der Sonne und ihrer Planeten. An dieser Frage
orientiert sich das Forschungsprogramm des MPIA. Im
Bereich der galaktischen Forschung konzentriert sich
das Institut auf die Entstehung von Sternen in grof3en
interstellaren Wolken aus Gas und Staub. |m Bereich der
extragal aktischen Astronomie liegt der Schwerpunkt auf
der Frage nach der grofrdumigen Struktur des Kosmos,
der Suche nach den Urgaaxien und der Erforschung



I Allgemeines

aktiver Galaxien und Quasare. Dies sind ferne Stern-
systeme mit einer enormen Strahlungseistung. Un-
terstlitzt werden die beobachtenden Astronomen von
einer Theoriegruppe, die in aufwendigen Computer-
simulationen Vorgange nachvollzieht, die sich im
Universum Uber zehntausende oder Millionen von
Jahren erstrecken. So kommt es am MPIA zu einer
fruchtbaren Synthese von Beobachtung und Theorie.

Galaktische Forschung

Ein wichtiges Thema der galaktischen Forschung am
MPIA ist die Sternentstehung. Die alerersten Phasen
dieses Vorgangs spielen sich im Inneren der Staub-
wolken ab und bleiben somit im sichtbaren Licht unse-
ren Blicken verborgen. Infrarotstrahlung vermag jedoch
den Staub zu durchdringen, weswegen sich die Frih-
stadien der Sternentstehung in diesem Wellenléngen-
bereich bevorzugt studieren lassen.

Der neu geborene Stern ist von einer dichten dquato-
ridlen Staubscheibe umgeben, in der sich die Materie
entweder zu weiteren Sternen oder auch zu Planeten ver-
dichten kann. Nach wenigen Millionen Jahren 16st sich
schlieflich die Scheibe auf. So stellen sich die Astro-
nomen auch die Entstehung unseres Sonnensystems vor

Abb.1.4: Dasim Aufbau befindliche Very Large Telescope der
ESO auf dem Paranal, Ende 1997.

4.5 Milliarden Jahren vor. Empirische Evidenz fir das
tatséchliche Vorhandensein der protoplanetaren Schei-
ben begann sich in den achtziger Jahren, insbesondere
dank zahlreicher Arbeiten am MPIA, verstérkt anzusam-
meln. Heute stehen am Ingtitut folgende Fragestellungen
im Vordergrund: Wieviele der jungen Sterne bilden um
sich herum eine Scheibe und wie lange kann sie beste-
hen? Welche Faktoren entscheiden dariiber, ob sich in
einer solchen Staubscheibe entweder einer oder mehrere
Sterne, oder aber Planeten bilden? In welchem Zeitraum
|6sen sich die Scheiben auf?

Ein interessantes Phéanomen, das mit den Staub-
scheiben urséchlich zusammenhéangt, sind geblindelte
Gasstrahlen, die senkrecht zur Scheibe mit hoher Ge-
schwindugkeit in den Weltraum hinausschief3en. Diese
sogenannten Jets, deren Ursache sich bislang nicht ganz-
lich kléren lief3, gehdren zu den bipolaren Strémungen,
einem kurzlebigen aber grundlegenden Phanomen der
Sternentstehung, dasam M PI A seit Beginn der 80er Jahre
intensiv und mit grofRem Erfolg studiert wird (Kapitel
IV.1). In allen Féallen bildet die erwahnte aquatoriale
Staubscheibe die Symmetrieebene zu den Strémungen
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und hellen Gasnebeln. Wichtige Fragen, auf welche
Astronomen des MPIA eine Antwort suchen, lauten: Wie
werden die Teilchen beschleunigt? Wie lange dauert die
bipolare Phase? Erzeugt jeder neu entstandene Stern sol-
che Stromungen, und welche Rolle spielt dieses
Phanomen bei der Entwicklung junger Sterne?

Auch die Spétstadien von Sternen werden am MPIA
untersucht. Sterne, die wesentlich massereicher as die
Sonne sind, explodieren am Ende ihres Lebens als
Supernovae vom Typ Il. Was passiert in den letzten
zehntausend Jahren vor der Explosion? Heute kennen
wir eine Klasse von Sternen, die sich vermutlich in die-
sem Pr&Supernovastadium befindet: die Leuchtkraf-
tigen Blauen Veranderlichen. Offenbar stof3en auch sie
bereits Teile ihrer duflferen Hiille ab und erzeugen um
sich herum einen Gasnebel. Am MPIA wurde einer die-
ser Nebel untersucht — es fand sich darin eine bipolare
Struktur, deren Ursache noch ungeklart ist.

Extragalaktische Forschung

Ein Traum der Kosmologen ist es, bisin die Ara des
Universums zurlickblicken zu kénnen, in der sich die
ersten Galaxien gebildet haben. Die Urgaaxien sind
jedoch so weit entfernt und infolgedessen so licht-

Abb.1.5: Entwicklungszeichnung des Large Binocular
Telescope. Eswird zwei Primérspiegel von 8.4 Metern Durch-
messer tragen, deren Strahlengange zur Interferenz gebracht

werden konnen. Der ausgewachsene Elefant dient
GroRenvergleich.

zum

schwach, daf3 sie bislang nicht entdeckt werden konnten.
Um dieses Ziel zu erreichen, missen die Astronomen
mit empfindlichen Detektoren an die Grenzen der lei-
stungsfahigsten Teleskope gehen und ausgetiftelte
Suchstrategien entwickeln. Auf dem Calar Alto [&uft am
3.5-Meter-Teleskop seit Mitte der neunziger Jahre das
Beobachtungsprogramm CADIS (Calar Alto Deep
Imaging Survey), mit dem nach den ersten Galaxien im
Universum gesucht wird (Kapitel 11.2). Das Programm
ist auf mindestens finf Jahre angelegt und bildet derzeit
ein Schlisselprojekt des MPIA.

Eng verknupft mit der Frage nach der Entwicklung der
Galaxien ist auch jene nach der Natur der Quasare. Dies
sind kompakte Regionen in den Zentren einiger Gala-
xien. Aus einem Gebiet, das wahrscheinlich nicht we-
sentlich grofer als unser Planetensystem ist, kénnen sie
einige zehntausendmal mehr Energie abstrahlen als alle
Sterne der umgebenden Galaxie zusammen. Nach der
heute gangigen Theorie befindet sich im Zentraum eines
Quasars ein massereiches Schwarzes Loch, das umge-
bende Materie aufsaugt, wobei die beobachtete Strahlung
frei wird. Die Untersuchung der Quasare und der Ga-
laxien, in deren Zentren sie stehen (Muttergalaxien),
zahlt schon seit Jahren zu den Arbeitsgebieten desMPIA.

Einen weiteren Schwerpunkt der extragalaktischen
Forschung am MPIA bildet die Untersuchung der Jets
von Galaxien, eines Phédnomens, das bemerkenswerte
Ahnlichkeiten mit den bipolaren Strémungen bei
Sternen aufweist — alerdings in wesentlich gréfierem
Malistab. Hier gehen von einer zentralen Quelle, einem
Quasar oder einer Radiogalaxie, ein oder zwei gebin-
delte Teilchenstrahlen aus, die in grof3en Wolken, soge-
nannten Lobes, enden und dort verwirbeln. Im Inneren
der Jets bewegen sich elektrisch geladene Teilchen,
Elektronen und eventuell Positronen, in starken
Magnetfeldern nahezu mit Lichtgeschwindigkeit. Das
MPIA leistet hier seit den achtziger Jahren wesentliche
Beitrége zu der nach wie vor nicht abschlieflend geklér-
ten Frage, auf welche Weise die Teilchen im Jet
beschleunigt werden (Kapitel 1V.2).

Auch mit normalen Spiralgalaxien, wie es unser
Milchstral3ensystem ist, beschéftigen sich Forscher des
MPIA. Die Spiradlarme spielen fir die Entstehung der
Sterne und damit fr die Entwicklung der Galaxien eine
entscheidende Rolle. Viele grundlegende Aspekte dieses
Phénomens sind indes noch unverstanden. Wie entstehen
die Spiralrme, und wie lange bleiben sie stabil? Einige
Spiralgalaxien, wahrscheinlich auch unsere Milchstralie,
besitzen Uberdies eine balkenformige Struktur, die durch
das Zentralgebiet lauft und an deren Enden die
Spiralarme ansetzen. Unter welchen Bedingungen ent-
stehen die Balken, und warum bilden sie sich nicht in
alen Spiralgalaxien? Am MPIA werden diese Fragen
mit Hilfe von Computermodellen untersucht, die zur
Interpretation der Beobachtungen dienen (Kapitel 1V.2).

Die Spiralstruktur ist zwar das auffélligste Merkmal
der Spiralgalaxien, aber seit Mitte der siebziger Jahre
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wurde immer deutlicher, dal? es neben den leuchtenden
Sternen und der interstellaren Materie auch eine dunkle
Komponente gibt, die moglicherweise zehnmal soviel
zur Gesamtmasse der Spiralgalaxien beitrégt, wie die
Sterne und das interstellare Medium. Diese Dunkle Ma-
terie macht sich allein durch ihre Schwerkraftwirkung
bemerkbar. Heutigen Modellen zufolge soll sie sich in
einem ausgedehnten Halo befinden, der die Galaxie
kugelférmig umgibt.

Das Rétsel der Dunklen Materie stellt heute ein zen-
trales Thema der Astrophysik dar. Mit der Infra-
rotkamera MAGIC lauft am 2.2-Meter-Teleskop auf
dem Calar Alto ein Programm zur Suche nach extrem
schwach leuchtenden Himmel skdrpern in den Halos von
Spiralgalaxien. Gleichzeitig fuhrt die Theoriegruppe des
MPIA numerische Rechnungen durch, die Uber die
raumliche Verteilung und die Natur der Dunklen Materie
Aufschluf? geben kdnnen (Kapitel 1V.2).

Das Sonnensystem

Das Sonnensystem gehért nicht zu den am MPIA
vorrangig behandelten Themen. Lediglich das Zodiakal-
licht war seit Anbeginn Gegenstand detaillierter Studien.
Das Zodiakallicht rihrt von einer feinen Staub-
komponente her, die im gesamten Planetensystem ver-
teilt ist. Mit ISOPHOT lief sich dieser interplanetare
Staub nun erstmals bei Wellenléngen um 200 um unter-
suchen. Hieraus lassen sich Aufschliisse Uber die
Zusammensetzung und GroRRe dieser Partikel ziehen.

Bei bedeutenden aktuellen Ereignissen innerhalb des
Sonnensystems haben die Teleskope auf dem Calar Alto
jedoch immer wieder ihre Leistungsfahigkeit unter Be-
weis stellen kdnnen. Im Jahr 1997 war es der Komet
Hale-Bopp, der in der Offentlichkeit fir viel Aufsehen
sorgte. Mit dem Schmidt-Teleskop auf dem Calar Alto
konnten detailreiche Aufnahmen gewonnen werden (Ka-
pitel 1V.3), die das seltene Phdnomen der Striae zeigten.
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Das Funkeln der Sterne — fir Poeten ein Quell der
Inspiration, fur Astronomen eine gravierende Beein-
trachtigung ihrer Beobachtungen. Verursacht wird das
Blinken durch Turbulenzen in der Atmosphére. Sie ver-
hindern, daf3 erdgebundene grof3e Teleskope so scharfe
Bilder liefern wie es theoretisch moglich ware. Ein
Ausweg aus diesem Dilemmaist der Einsatz von Welt-
raumtel eskopen, wie etwa Hubble. Observatorien in der
Erdumlaufbahn sind aber teuere und sehr schwer
handhabbare Systeme.

Seit Beginn der achtziger Jahre wird eine Technik ent-
wickelt, die es ermoglicht, die durch Turbulenzen verur-
sachten Bildverzerrungen, im astronomischen Fachjar-
gon Seeing genannt, bereits wéahrend der Beobachtung
zu korrigieren. Diese Methode der sogenannten adapti-
ven Optik wird bei den Grofiteleskopen der neuen
Generation, wie dem Very Large Telescope (VLT), oder
dem Large Binocular Telescope (LBT, vgl. Kapitel
[11.1), von entscheidender Bedeutung sein. Auch die
Interferometrie, wie sie mit dem VLT, den Keck-
Teleskopen oder dem LBT betrieben werden soll, wird
entscheidend von der adaptiven Optik profitieren. Sie
bringt mehr Licht zur Interferenz und ermdglicht so die
Beobachtung lichtschwécherer Objekte.

Astronomen und Techniker am MPIA haben in
Zusammenarbeit mit Kollegen am MPI flr extraterre-
strische Physik in Garching ein adaptives optisches
System fir den Einsatz am Calar-Alto-Observatorium
entwickelt und gebaut. Dartber hinaus wurde ein
Lasersystem eingerichtet, das am Nachthimmel einen
»kunstlichen Stern« erzeugt. Er dient der adaptiven
Optik wéahrend der Bildkorrektur als heller
Vergleichsstern. Mit diesem ALFA genannten System,
das Ende 1997 erstmals erfolgreich getestet wurde, steht
das MPIA an vorderster Front der Forschung: Weltweit
gibt es derzeit im astronomischen Bereich nur zwei wei-
tere Instrumente dieser Art.

Das Prinzip der adaptiven Optik

Theoretisch hangt die Auflésung eines Teleskops,
also seine Fahigkeit, zwei nahe beieinanderstehende
Objekte noch getrennt abzubilden, ausschliefdlich vom
Durchmesser des Hauptspiegels und der Wellenldnge
des Lichts ab. Im sichtbaren Bereich (Wellenldnge etwa
550 nm) besitzt ein 3.5-Meter-Tel eskop ein theoretisches
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Abb.1l.1: Zur Veranschaulichung der Deformation der ebenen
Welle des Sternenlichts durch die turbulente Atmosphére.

Auflésungsvermégen, auch Beugungsgrenze genannt,
von 0.04 Bogensekunden, bei 2.2 um ist es mit 0.16
Bogensekunden viermal geringer. In der Praxis ver-
schmiert die Luftunruhe die Aufnahme jedoch so stark,
dal? die Auflésung typischerweise nur noch eine
Bogensekunde betrégt. Das heil¥, jedes erdgebundene
Grofdteleskop, auch wenn es noch so grof ist, erreicht
lediglich eine Auflsung, die bereits ein 15-Zentimeter-
Teleskop aufweist!

Das Licht eines Sterns kann man sich als Kugelwelle
vorstellen, die sich mit Lichtgeschwindigkeit im Weltall
ausbreitet. Trifft eine solche Welle auf die Erdatmo-
sphére, so ist sie, wegen der grollen Entfernung zur
Quelle, nahezu perfekt eben (Abbildung 11.1). Beim
Durchgang durch die verschiedenen Luftschichten
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Abb.I1.2: Turbulenzen in der Atmosphére bewirken, daf? das
Bild eines Sterns in viele zuféllig verteilte Einzelbilder
(Speckles) aufgespalten wird. Bel 1angeren Belichtungen wer-
den die Speckles aufsummiert: Das Bild des Sterns wird zu
einer Scheibe mit durchschnittlich einer Bogensekunde Durch-
messer verschmiert.

erfahrt diese Welle jedoch réumlich und zeitlich veran-
derliche Stérungen. Warme Luftschichten steigen auf,
kalte sinken ab. Es bilden sich »L uftblasen« oder Zellen
mit einer typischen Ausdehnung von 10 bis 20 Zen-
timetern und unterschiedlichen Temperaturen, die sich
konvektiv mischen. Da der Brechungsindex der Luft
temperaturabhéangig ist, andert sich die optische
Wegléange und die Ausbreitungsrichtung des Lichts beim
Durchgang durch die turbulente Atmosphére standig.
Die Luftzellen wirken wie umherwabernde optische
Linsen.

Die urspriinglich ebene Welle wird beim Durchgang
durch die turbulente Atmosphére verformt, dhnlich wie
ein Tuch im Wind, so daf3 sie bel der Ankunft im
Teleskop »Berge und Téaler« mit einer Hohe von einigen
Mikrometern aufweist. Diese Beeinflussung der Wel-
lenfront durch die atmosphérische Turbulenzen hat zwei
Folgen. Zum einen wird die Abbildung eines Sterns in
viele kleine Bilder, sogenannte Speckles, aufgespalten
(Abbildung 11.2). Die Zahl der Speckles entspricht etwa
der Gesamtzahl der Turbulenzzellen, die das Licht
durchquert hat. Die Speckles verteilen sich auf ein kreis-
formiges Gebiet mit einem Durchmesser von etwa einer
Bogensekunde und tanzen darin, entsprechend der tur-
bulenten Bewegung, in Bruchteilen von Sekunden hin
und her. Zum anderen wandert der gesamte Speckle-
Haufen langsam hin und her. Die Uberlagerung dieser
beiden Effekte fuhrt bei 1anger belichteten Aufnahmen,
statt zu der theoretisch erwarteten Beugungsfigur, zu
einem verwischten »Seeing-Scheibchen«.

Im Prinzip 183 sich die Wanderbewegung des Flecks
kompensieren und die »verbogene« Welle wieder gera
debiegen, indem man das Licht auf einen Spiegel leitet,

der genau das entgegengesetzte Muster der Welle auf-
weist. Nach der Reflexion sollte die Welle dann wieder
eben sein und auf dem Detektor das unverzerrte, beu-
gungsbegrenzte Bild ergeben.

Um dieses Vorhaben in die Realitdt umzusetzen, ist es
also nétig, die aktuelle Verzerrung der Wellenfront zu
bestimmen und den Spiegel dementsprechend zu verfor-
men. Den Spiegel bezeichnet man als adaptiv, daer sich
stdndig der Form der Wellenfront anpal3t.

In der Praxis sieht ein adaptives System etwa wie
folgt aus (Abbildung 11.3): Die vom Teleskop kommen-
de Lichtwelle wird an einem Strahlteiler in zwei
Teilstrahlen aufgespalten. Wéhrend die eine Teilwelle
auf den adaptiven Spiegel falt und von dort in die
Kamera eintritt, gelangt die andere zu einem sogenann-
ten Wellenfrontsensor. Dieser analysiert die Form der
Welle und gibt diese Information an einen Computer
weiter. Der Computer rechnet damit aus, wie die
Oberflache des adaptiven Spiegels verbogen werden
mui3, um die Form der anderen Teilwelle zu korrigieren.
(Bei ALFA féllt die Welle zunéchst auf den deformierba-
ren Spiegel und gelangt erst dann in den Strahlteiler.)

Voraussetzung fur das Funktionieren dieses Ver-
fahrensist, dal3 der Spiegel so schnell adaptiert werden
kann, dai die eintreffenden Wellenziige zum Zeitpunkt
der Korrektur nicht bereits anders deformiert sind als der
gerade analysierte Wellenzug. Die Theorie zeigt, dal3im
sichtbaren Bereich etwa 200 Korrekturschritte pro
Sekunde nétig sind, im mittleren Infrarotbereich (bei
zehn Mikrometern Wellenlénge) hingegen nur etwazehn.

Die absolute Verformung der Wellenfront hangt zum
Glick nicht von der Wellenlénge ab. Bezogen auf die
Wellenlange selbst, bei der beobachtet wird, ergeben
sich aber vollig verschiedene relative Verformungen. Im
mittleren Infrarotbereich, bei Wellenlangen um zehn
Mikrometer, macht die Verformung der Wellenfront
lediglich 30 bis 60 Prozent der Wellenlénge aus. Im
sichtbaren Bereich aber entspricht die Stérung bereits
rund der zehnfachen Wellenldnge. Deshalb mul3 der
adaptive Spiegel im sichtbaren Wellenlangenbereich der
Wellenfront wesentlich genauer angepaldt werden alsim
Infrarotbereich.
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Abb.11.3: Prinzip der adaptiven Optik.
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Esist ersichtlich, dal? die Anforderungen an die adap-
tive Optik generell zu kiirzeren Wellenlangen hin enorm
ansteigen. Aus diesem Grunde sind solche Systeme der-
zeit nur im Infrarotbereich bis herunter zu etwa einem
Mikrometer Wellenlange realisierbar.

ALFA am Calar-Alto-Observatorium

Ein adaptives System erfordert also drei Haupt-
komponenten: Einen Wellenfrontsensor, einen schnellen
Computer und einen adaptiven Spiegel. Grundsétzlich

CCD camera

microlens array wavefront
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\ A |
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[

Abb.11.5: Prinzip des Shack-Hartmann-Wellenfrontsensors, in
dem ein Linsen-Array das Bild eines Sternbild auf ein CCD
abbildet.

l

e

Abb.11.6: Eine Computersimulation zeigt, wie das Linsen-
Array im Shack-Hartmann-Wellenfrontsensor unterschiedliche
Bildmuster erzeugt. Eine ebene Welle (links) fuhrt zu einem
gleichméaligen Muster, eine gestorte Wellenfront hat ein ver-
zerrtes Muster zur Folge. Aus dem abgebildeten Muster 1&13t
sich die Form der Wellenfrontverbiegung rekonstruieren.

gibt es fur die optischen Komponenten verschiedene
Realisierungsmoglichkeiten. ALFA wurde fur das nahe
Infrarot um zwei Mikrometer Wellenldngekonzipiert und
arbeitet in zwei Schritten (Abbildung 11.4). Zunéchst
gleicht ein Kippspiegel (Tip-tilt-Spiegel) die Wan-
derbewegung des Speckle-Flecks aus, anschlief3end kor-
rigiert der deformierbare Spiegel die Form der Wel-
lenfront. Beide Spiegel bendtigen einen Sensor, der in
schneller zeitlicher Folge die Sternabbildung analysiert
und die Mef3daten an einen Steuercomputer weiterleitet.

Vom Teleskop kommend trifft das Lichtbindel auf
einen Strahlteiler, der den sichtbaren Anteil desLichtsin
eine Kamera lenkt. Sie registriert 30 bis 100 mal pro
Sekunde die Bildposition und leitet die Information an
den Computer weiter. Der Infrarotanteil des Lichts
gelangt auf den um zwel senkrecht zueinander stehende
Achsen (tip und tilt) schwenkbaren Tip-tilt-Spiegel. Der
Computer steuert den Spiegel nun genau so, dal3 das
vom Stern entworfene Bild tillsteht. Allein mit diesem
Tip-tilt-System 183t sich bei zwei Mikrometern
Wellenlange die Auflésung um 0.3 Bogensekunden ver-
bessern. Es liefert jedoch noch keine beugungsbegrenz-
ten Bilder. Hierfur ist die zweite Korrektur am defor-
mierbaren adaptiven Spiegel nétig.

Als adaptiver Spiegel wurde fur ALFA unter ver-
schiedenen Méglichkeiten ein sogenannter Piezospiegel
gewahlt. Er besteht aus einer zwel Millimeter dinnen
reflektierend beschichteten Glasplatte, auf deren
Riickseite sogenannte Piezoaktuatoren angebracht sind.
Das sind im wesentlichen Piezokristalle, welche sich bei
Anlegen einer elektrischen Spannung ausdehnen oder
zusammenziehen. Sie eignen sich daher ideal als kleine
und schnelle Stellelemente. In ALFA hat der adaptive
Spiegel 70 Millimeter Durchmesser und ist mit 97
Piezoaktuatoren bestiickt, die ihn im Bereich der
Beruhrungspunkte verbiegen. Er wird mit einer
Frequenz von maximal 1200 Hertz betrieben.

Die Information dariiber, welche Form der adaptive
Spiegel jeweils annehmen muf3, liefert der Wellenfront-
analysator, dem einTeil des vom Teleskop gesammelten
Lichts zugefuhrt wird. Fir ALFA wurde ein sogenannter
Shack-Hartmann-Sensor gewahlit. Er besteht im wesent-
lichen aus einem rechteckig oder hexagonal angeordne-
ten Linsenraster, das einer CCD-Kamera Abbilder des
Sterns liefert (Abbildung 11.5). Im Falle einer idealen
ebenen Welle entspricht das Abbildungsmuster der sym-
metrischen Anordnung der Linsen. Die reale verbogene
Wellenfront aber erzeugt ein entsprechend verzerrtes
Raster (Abbildung 11.6). Ein Computer, der die CCD-
Kamera ausliest, errechnet aus der aktuellen Form des
Rasterbildes die Form der Wellenfront und steuert die
Piezoaktuatoren des adaptiven Spiegels so an, dal3 bei
der Reflexion an diesem Spiegel die verbogene Welle
geebnet wird. Jetzt kann das adaptiv korrigierte Bild in
die astronomische Kamera gelangen.

ALFA verlangert aus verschiedenen Grinden die
effektive Brennweite des Teleskops. So wird am 3.5-
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Offnungsverhéltnis f/25. Das gesamte Gerét wird an der
Spiegelzelle des Hauptspiegels im Cassegrain-Fokus
montiert und paldt in eine Kiste mit 2.70 Metern Lange,
1.5 Metern Breite und 50 Zentimetern Hohe (Abbildung

11.7).

Der Laserleitstern

ALFA verflgt also Uber zwei Sensoren, welche die
Sternabbildung analysieren. Der eine arbeitet in
Verbindung mit dem Tip-tilt-Spiegel, der andere mit dem
adaptiven Spiegel. Wegen der Lichtverluste im opti-
schen System und der schnellen Auslesezeiten missen
die Leitsterne verhdltnismaidig hell sein. Der Tip-tilt-

optical bath

<— infrared camera

Abb.11.7: (a) Der optische Aufbau von ALFA, (b) Ge-
samtansicht von ALFA an der vier Meter durchmessenden
Spiegelzelle des 3.5-Meter-Teleskops.

Sensor bendtigt einen Stern 16. Grofe, der Shack-
Hartmann-Sensor aber bereits einen Stern 11. Grof3e. Ist
der zu untersuchende Himmelskorper selbst zu licht-
schwach, um als Leitstern zu dienen, so muf man nach
einem anderen Stern suchen. Der darf am Himmel aller-
dings nicht sehr weit entfernt stehen, da sein Licht die-
selben Luftturbulenzen durchlaufen haben muf? wie das
Licht des zu beobachtenden Objekts. Beim Tip-tilt-
System und dem Shack-Hartmann-Sensor sind bis zu 30
Bogensekunden Abstand tolerierbar. In diesem Bereich
wird sich jedoch ein Stern mindestens 11. Grof3e in nur
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ein bis zwei Prozent aler Féle finden lassen. Aus die-
sem Grund erzeugt sich ALFA seinen eigenen Leitstern
—mit einem Laser.

Dadas Licht des Leisterns dieselben Luftturbulenzen
durchlaufen haben mul3 wie das zu beobachtende
Himmelsobjekt, sollte der Laserleitstern in moglichst
grofRer Hohe erzeugt werden. Hierzu eignet sich eine
etwa zehn Kilometer dicke Schicht in ungeféhr 90
Kilometern Hohe. Dort befinden sich Natriumatome in
relativ hoher Konzentration. Sie werden durch Mikro-
meteorite in die Atmosphére deponiert. Fokussiert man
einen Laserstrahl auf diese Atmosphérenschicht, so regt
er bel richtig gewahiter Wellenlénge in einem zylinder-
formigen Gebiet die Natriumatome zum Leuchten an.
Vom Teleskop aus betrachtet, erscheint dieser Zylinder
wie ein leuchtender Stern (Abbildung 11.4).

Was im Prinzip einfach klingt, erweist sich in der
Praxis doch as kompliziertes Unterfangen. Als optimal
fur dieses Vorhaben hat sich die sogenannte D2-Linie
des Natriums im sichtbaren Bereich bei einer
Wellenlénge von 589 nm erwiesen. Allerdings ist der
Laserleitstern keineswegs immer gleich hell. Denn die
Konzentration der Natriumatome in der Schicht
schwankt sowohl kurzfristig als auch im jahreszeitlichen
Zyklus. Hierdurch kann die Helligkeit um einen Faktor
zwel variieren, in Extremfédlen sogar noch stérker.
Zusétzlich ist die Intensitdt vom Zenitabstand der
Beobachtungsrichtung abhéngig.

Kritisch ist auch die in der Natriumschicht deponier-
te Strahlungd el stung. Zunéchst nimmt die Helligkeit des
kiinstlichen Sterns mit zunehmender Laserleistung zu,
dann geht sie jedoch bei einer bestimmten maximalen
Leistung in Sattigung — der Stern wird bei einer weiteren
Erhéhung der Laserleistung nicht heller. Wesentlich sind
auch die Laserbandbreite und die Frage, ob man einen

SA0 55924

j‘ @ laser

gisides Lar

Hayleigh scattering

Abb.11.8: (a) Der Laserstrahl tritt aus der Kuppel des 3.5-
Meter-Teleskops aus. (b) Am Himmel leuchtet in 90 Kilo-
metern Hohe ein kunstlicher Stern auf. Der neben dem
Laserleitstern praktisch unendlich weit entfernt stehende Stern
SAO 55924 ist defokussiert. Der Rayleigh-Kegel entsteht
durch Streuung des Laserlichts in den niedrigen Schichten der
Atmosphére.

gepulsten oder einen Dauerstrichlaser einsetzt. Selbst die
Polarisationsart des Laserlichts spielt eine Rolle.

Nach zahlreichen Versuchen entschied man sich bel
ALFA fir einen durchstimmbaren Farbstoff-Ringlaser
im Dauerstrichbetrieb. Der Laserstrahl hat knapp vier
Watt Leistung und erzeugt in 90 Kilometern Hohe einen
»Stern« zehnter. GroRRe (Abbildung 11.8). Das Laser-
system befindet sich im Coudé-Labor des 3.5-Meter-
Teleskops, von wo aus der Strahl entgegen der normalen
»Beobachtungsrichtung« durch den Coudé-Strahlengang
nach auRen gefuhrt wird. Bevor der Strahl den
Hauptspiegel erreicht, wird er Uber einen Spiegel zu
einem seitlich an der Spiegelzelle angebrachten 50-
Zentimeter-Projektionsteleskop ausgelenkt. Insgesamt
befinden sich zehn Spiegel im Laserstrahlengang, die
meisten von ihnen steuerbar. Dies ermdglicht eine akti-
ve Nachfiihrung des Laserstrahls.

ALFA im Einsatz

Im Oktober 1996 wurde ALFA zusammen mit der
InfrarotkameraMAGIC am 3.5-Meter-Teleskop auf dem
Calar Alto erstmals getestet. Hierbei konnte der
Doppelstern 72 Pegasi, dessen Komponenten einen
gegenseitigen Abstand von 0.53 Bogensekunden haben,
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Abb.I1.9: Der Stern 14 Peg, aufgenommen im Juli 1997 mit
dem 3.5-Meter-Teleskop bei 2.2 mm Wellenlange.Unkorrigiert
(links) besitzt das Sternbild einen Durchmesser (full width half
maximum) von 0.85 Bogensekunden, mit ALFA konnte die
Auflésung auf 0.2 Bogensekunden gesteigert werden (rechts).

eindeutig getrennt werden. Die Profile der Sternbilder
zeigten eine Breite von 0.15 Bogensekunden, was nahe-
zu der Beugungsgrenze von 0.12 Bogensekunden bei 2.2
Mikrometer Wellenldnge entspricht. Der Stern 72 Pegasi
ist so hell, dal3 er selbst fir die Wellenfrontanalyse im
Shack-Hartmann-Sensor verwendet werden konnte.

Im Laufe des Jahres 1997 liefen sich bei 2.2 um wei-
tere nahezu beugungsbegrenzte Aufnahmen erzielen
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(Abbildung 11.9). Der kinstliche Stern erreichte am
Himmel eine Halbwertsbreite von drei Bogensekunden
und entsprach damit fast der Erwartung von zwel
Bogensekunden. Er war etwa so hell wie ein Stern 10.
Grofde, also mit blofRem Auge nicht erkennbar. Die
Empfindlichkeit des Wellenfrontsensors wurde im Laufe
des Jahres um mehr as zwei GrofRenklassen auf 12.3
mag gesteigert. Ein neuer, empfindlicherer Tip-tilt-
Sensor arbeitet jetzt bis 14.5 mag; es ist geplant, die
Empfindlichkeit bis 15.5 mag zu steigern.

Seit September 1997 arbeitet ALFA zusammen mit
der neuen leistungsstarken Infrarotkamera OMEGA-
Cass (Kapitel 111). Ab Ma 1998 steht ALFA mit
OMEGA-Cass dlen Astronomen auf dem Caar Alto
zum Beobachten zur Verfligung.




18

[1.2 CADIS - Auf der Suche nach den Urgalaxien

Die grofte Umwal zung in unserem Weltbild seit Koper-
nikus fand in der ersten Héfte dieses Jahrhunderts statt.
Edwin Hubble entdeckte die Galaxienflucht und verhalf
damit der Theorie Georges L emaitres zum Durchbruch,
wonach das Universum in einem heif3en Urknall ent-
standen ist. Heute bildet die Urknalltheorie das
Fundament der modernen Kosmologie. Sie impliziert
die Vorstellung, dal3 die Welt einen zeitlichen Anfang
besitzt und sich entwickelt. Im Rahmen dieses
Weltmodells stehen Fragen nach der Entstehung und
Entwicklung der Galaxien im Zentrum der kosmologi-
schen Forschung.

M oderne Untersuchungen weisen darauf hin, da3 sich
bereits eine Milliarde Jahre nach dem Urknall riesige
Gaswolken unter dem Einfluld der Schwerkraft zusam-
menzogen und die ersten Galaxien bildeten. Mehrere
Beobachtungsprogramme, die Urgalaxien zu entdecken,
sind bislang an falschen Strategien und unzureichender
Instrumentierung gescheitert. Viele Fragen sind deshalb
noch offen. So ist unklar, ob sich die heutigen grofzen
Galaxien als ganzes aus einer Wolke bildeten, oder ob
zunéchst kleinere Protogal axien entstanden, die sich sp&-
ter zu grofen Galaxien zusammenfanden (Baustein-
Szenario). Wie ging die Entwicklung weiter? Bildeten
sich erst die Galaxien und fanden sich diese im Laufe
von Jahrmilliarden zu den grofen Galaxienhaufen
zusammen (Bottom-up-Modell)? Oder zogen sich zu-
néchst Gaswolken von der Grélenordnung der Ga
laxienhaufen als Ganzes zusammen und zerfielen spéter
in kleinere Fragmente, aus denen sich dann die Galaxien
bildeten (Top-down-Modell)?

Um jene Vorgange zu beobachten, die mehr as zehn
Milliarden Jahre zurtickliegen, missen die Astronomen
heute an die Grenzen der leistungsfahigsten Teleskope
und empfindlichsten Detektoren gehen und ausgetiiftelte
Strategien entwickeln. Auf dem Calar Alto lauft am 2.2-
und 3.5-Meter-Teleskop seit Mitte der neunziger Jahre
das auf mindestens funf Jahre angelegte, Uberaus
anspruchsvolle Beobachtungsprogramm CADIS (Calar
Alto Deep Imaging Survey), mit dem die Astronomen
nach den ersten Galaxien im Universum suchen.

Aussicht auf Erfolg verspricht dieses Unternehmen
aus mehreren Grinden:

« An beiden Teleskopen werden dem Projekt CADIS
jeweils Uber zehn Prozent der jahrlich verfligbaren
Beobachtungszeit gewidmet.

» Der Einsatz neuer Fokareduktoren am 2.2- und am
3.5-Meter-Teleskop vergroflerte das Bildfeld pro Auf-
nahme auf die ungewdhnliche GrofRe von 120
Quadratbogenminuten (Abbildung 11.10).

« Mit dem Einsatz der neuen empfindlichen Kameras
(Kapitel I11) lied sich die Effizienz der beiden grof3-
ten Teleskope auf dem Calar Alto gewaltig steigern.

« Eine ausgefeilte Mehrfarbenphotometrie ermdglicht
es, die grofl3e Zahl naher Galaxien einerseits und die
wenigen verdéchtigen Urgalaxien andererseits mit
Hilfe von Computerprogrammen automatisch auszu-
sortieren.

Mit CADIS arbeitet das MPIA an der vordersten Front
der internationalen Forschung, wo es sich mit den
gréften Observatorien der Erde, wie dem Keck-
Observatorium auf Hawaii, messen muf3. Eine ideale
Instrumentierung auf dem Calar Alto und eine zielge-
richtete Nutzung der dortigen groften Teleskope ermdg-
lichen jedoch Spitzenforschung auf hochstem Niveau
und versprechen Aussicht auf Erfolg.

Hauptziel des Projektes ist der Nachweis von Ga
laxien in der Entstehungsphase bei Rotverschiebungen
von z = 4.7, 57 und 6.6. Dieser Rotverschie-
bungsbereich entspricht einem Zeitraum von 1.2 bis 1.8
Milliarden Jahre nach dem Urknall (q, = 0.1, 2,=0.2),
in dem sich wahrscheinlich die ersten Galaxien gebildet
haben.

Die Strategie

Die Suchstrategie von CADIS beruht auf einfachen
Grundannahmen. Nahe Galaxien mit hoher Sternent-
stehungsrate enthalten interstellares Gas, das teillweise
auf elnige tausend Grad aufgeheizt ist und charakteristi-
sche Emissionglinien abstrahlt. Die strkste Emissions-
linie des Wasserstoffsist die sogenannte Lyman-a-Linie,
die sich im UV-Bereich bei einer Wellenlénge von 122
nm befindet. Es liegt daher nahe, den Himmel durch ein
Filter zu beobachten, das ausschliedlich Licht der
Lyman-a-Linie durchl&ft (Abbildung I1.11). Damit soll-
ten sich auch sehr weit entfernte Galaxien vom
Himmelshintergrund abheben. Zwei Probleme missen
dabei beachtet werden.

1) Das Spektrum der Urgalaxien ist zum langwelligen,
roten Ende hin verschoben. Diese Rotverschiebung ist
eine Folge der Expansion des Universums: Angenom-
men, ein Wasserstoffatom in einer Protogal axie emittierte
ein Lyman-a-Photon mit der Wellenlénge von 122 nm,
das heute, etwa 13 Milliarden Jahre spéter, die Erde
erreicht. Im Verlaufe dieser Zeit hat sich das Universum,
genauer: der Raum selbst, etwa um einen Faktor sechs
ausgedehnt. Entsprechend dieser Raumdehnung ist auch
die Wellenlange des Lyman-a-Lichtstrahls gestreckt
worden. Wir empfangen ihn deshalb nicht im UV-
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Bereich bei der urspriinglichen Wellenlange 4, = 122 nm,
sondern im roten Spektralbereich bei der Wellenlange 4,
= 732 nm. Der Rotverschiebungsparameter ist definiert
alsz=(A,—4g)/A,. Die Raumausdehnung betrégt R /R, =
1+ z Dasheif}, die Lyman-a-Linie erscheint, abhéngig
von der Entfernung der Galaxien, an verschiedenen
Stellenim Spektrum.

Fur das CADIS-Projekt sind also Filter nétig, die in
genau definierten Bereichen durchl&ssig sind. Die
Astronomen am MPIA verwenden hierfir ein Fabry-
Perot-Filter. Es besteht im wesentlichen aus zwei ver-
spiegelten Glasplatten, die aufgrund von Vielfach-
reflexion und destruktiver bzw. konstruktiver In-
terferenz nur Licht einer speziellen Wellenldnge durch-
lassen, wobei der Durchlaf3bereich vom gegensei-
tigen Abstand der Glasplatten abhéngt. Der Durch-
lalRbereich 183t sich also durch Verdndern des Abstandes
einstellen.

Abb.I1.10: Der Himmel sausschnitt, den die Weitwinkel kamera
am 2.2-Meter-Teleskop erfaldt. Zum Vergleich ist das wesent-
lich kleinere sogenannte Hubble Deep Field des Hubble-
Weltraumtel eskops gezeigt. Das Deep Field ist eine extrem
tiefe, Ende 1995 gewonnene Aufnahme.

2) Es gibt sehr viele mehr oder weniger nahe
Zwerggalaxien, die allein aufgrund ihrer geringen
L euchtkraft wie sehr weit entfernte grof3e Galaxien wir-
ken. Das in ihnen enthaltene Gas kann ebenfalls intensi-
ve Linienstrahlung aussenden. Beispielsweise emittiert
Wasserstoff neben der Lyman-a-Linie auch bei 656 nm
(Ha) und 486 nm (Hp); oder z.B. Sauerstoff emittiert
bei 501 nm und 372 nm. Findet man nun eine Galaxie
mit Emission bei 732 nm, so kann es sich entweder um
Lyman-a-Emission bei z=5 oder um Ho-Emission bei
z= 0.1 oder um HB-Emission bei z= 0.5 usw. handeln.
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Abb.11.11: Demonstration der Vetofilter-Strategie bei CADIS.
Bei einer Emissionslinie, die im Fabry-Perot-Bereich B (griiner
Bereich) nachgewiesen wird, kann essich z. B. um Ho-Emission
bei z = 0.25 (blaues Spektrum), [Oll1] bei z = 0.64 (griines
Spektrum) oder um Lyman-a bei z= 5.7 (schwarzes Spektrum)
handeln. Dierichtige I dentifikation wird durch die Beobachtung
inden Vetofiltern (roter Bereich) sichergestellt: Die Galaxiebei z
=0.25 zeigt zusétzliche Emissionslinien bel 465 nm und 612 nm
Wellenlénge. Die Galaxie bei z = 0.64 verrét sich durch die
Emissionglinie bei 612 nm. Eine Galaxie bei z=5.7 ist weder in
einem der Veto- noch in einem der Blaufilter (blauer Bereich)
nachweisbar, daihre Strahlung unterhalb von 600 nm von inter-
gal aktischenWasserstoffwolken auf der Sichtlinie verschluckt
wird.

Um diese Mehrdeutigkeit auszurdumen, wurde folgende
Uberlegung angestellt: Wenn eine Galaxie intensiv in
Ha leuchtet, so tut sie es im allgemeinen auch in den
Sauerstofflinien [Ol1] bel 373 nm und [OIl1] bel 496 nm.
Es sind aso zusétzlich Aufnahmen von demselben
Himmelsfeld durch sogenannte Veto-Filter nétig (Ab-
bildung 11.11), die genau im Bereich dieser Sauer-
stofflinien durchlassig sind. Erscheint eine Galaxie in
beiden Filtern, so handelt es sich um eine Zwerggalaxie
geringer Rotverschiebung. Ist sie nur in dem Fabry-
Perot-Bild erkennbar, so kdnnte es sich um eine der
gesuchten fernen Galaxien handeln. Von jeder Galaxie
wird das Intensitétsverhdtnis in den verschiedenen
Filterbereichen bestimmt und ihr mit einer Wahr-
scheinlichkeitsschdtzung eine Rotverschiebungsklasse
zugeordnet.

Fir die Suche nach jungen Galaxien mit Lyman-o-
Emission wéhlten die Astronomen drei Wellen-
langenbereiche bei 700 nm, 820 nm und 918 nm aus,
was Rotverschiebungswerten um z = 4.75, z= 5.74 und
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Z = 6.53 entspricht. Fir jeden Bereich sind jeweils neun
Aufnahmen durch das Fabry-Perot-Filter nétig. Dadurch
erzielt man in dem schmalen Wellenléngenbereich eine
hohe Aufldsung in der Rotverschiebung (o < 0.0005),
was derjenigen einer Spektralaufnahme entspricht.
Hinzu kommen Aufnahmen durch drei Veto-Filter.
AuRerdem sind acht oder neun Aufnahmen durch breit-
und mittelbandige Filter nétig. Insgesamt wird jedes der
acht bis zehn ausgewdahlten Himmelsfelder in etwa 39
Wellenlangen aufgenommen. Pro Wellenlénge werden
im Mittel zehn Aufnahmen angefertigt, so dal3 sich pro
Himmelsfeld und pro Rotverschiebungsintervall um die
400 Aufnahmen ergeben. Insgesamt wird CADIS mehr
a's 3000 Einzelaufnahmen bendtigen.

Urgalaxien

Im Mai 1996 stand am Caar Alto die fur diese
Durchmusterung erforderliche Instrumentierung bereit.
Am 2.2-Meter-Teleskop kam CAFOS2.2 zum Einsatz,
am 3.5-Meter-Teleskop wurden die Weitfeld-Infra-
rotkamera OMEGA-Prime und der Multi-Objekt-
Spektrograph MOSCA eingesetzt (Kapitel 111). 1997
hatte die Gruppe noch mit einigen Anlaufschwie-
rigkeiten zu kdmpfen. Insgesamt liegen jetzt aber fur
vier Felder alle erforderlichen Beobachtungen vor, um
eine Vielfarben-Analyse durchzufiihren. Zusétzlich
wurde ein Feld des sogenannten Canadian-French
Redshift Surveys, in dem Spektren fir 271 Objekte vor-
liegen, beobachtet, um die Vielfarbenmethode zu opti-
mieren. Nur fir zwei CADIS-Felder gibt es bislang aus-
reichend viele Beobachtungen mit dem Fabry-Perot-
Etalon und mit schmalbandigen Filtern, um nach fernen
Galaxien mit Lyman-a-Emission zu suchen.
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Die immense Zahl an CCD-Bildern macht klar, daf3
bei der Auswertung der CADIS-Daten der Software eine
besondere Bedeutung zukommt, denn die sprichwortli-
che Nadel im Heuhaufen kann nur ein Computer in ver-
tretbarer Zeit suchen (Abbildung 11.12). Nach der fur
CCD-Aufnahmen Ublichen Kalibrations- und Reduk-
tionsprozedur stellt das Programm zundchst auf allen
Bildern die Positionen der Objekte fest und vergleicht
diese untereinander. Hierbei findet der Computer durch-
schnittlich 25000 vermeintliche Objekte, von denen sich
etwa die Haélfte als vorgetduscht herausstellte. Diese
Scheinobjekte werden durch statistische Helligkeits-
schwankungen im Himmelshintergrund erzeugt. Meh-
rere Aufnahmen, die durch dasselbe Filter angefertigt
wurden, konnen dann aufaddiert werden, um die
Qualitét (Statistik) der Abbildung zu verbessern.

Anschlief}end sucht das Programm in mehreren
Schritten all jene Objekte, die den beschriebenen
Kriterien einer entfernten Galaxie mit Lyman-a-
Emission entsprechen. Die Schwierigkeiten dieser
Prozedur bekam die Gruppe 1996 zu spiren, als sie in
einem der Felder nach mehreren Schritten schliefllich
neun Objekte als mogliche junge Galaxien bei z = 5.7
ausgesondert hatte. Leider erbrachten anschlief3ende
Spektraluntersuchungen die erniichternde Erkenntnis,
dal3 es sich in keinem der Félle um eine ferne Galaxie
handelt.

Eine neue, verbesserte Analyse ergab 1997 im soge-
nannten 9H-Feld keinen einzigen Kandidaten fir eine
Urgalaxie. Lediglich im 16H-Feld spiirten die Astro-
nomen zwei Kandidaten auf. Aus diesen Daten 183 sich
die Fléachendichte dieser Objekte zu weniger als 0.03 pro
Quadratbogenminute und Rotverschiebungsbereich
berechnen. Theoretische Modelle sagen tatséchlich eine
Dichte der beobachtbaren Urgalaxien um 0.03 pro
Quadratbogenminute und Rotverschiebungsbereich vor-
aus. Das heifdt, pro CADIS-Feld sind htéchstens drei bis
vier Urgalaxien zu erwarten.

Quasare, Galaxien und Sterne

Zwar besteht die Hauptaufgabe von CADIS in der
Suche nach Urgalaxien. Das umfangreiche Datenma-
terial beinhaltet jedoch noch eine Fille weiterer
Informationen, die nicht ungenutzt bleiben werden. So
stellen die jetzt vorhandenen Beobachtungen die welt-
weit grofite extragal aktische Durchmusterung bel 2.1 um
Wellenlange dar.

Abb.11.12: In einem Himmelsfeld wie diesem wird die
Fahndung nach den Urgalaxien zu der sprichwortlichen Suche
nach der Nadel im Heuhaufen.
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1997 hat sich gezeigt, dal? die Software Quasare mit
Helligkeiten bis zur 22. GroRenklasse nahezu fehlerfrei
identifiziert. Unter 70 selektierten Objekten erwies sich
bei spektroskopischen Nachbeobachtungen mit MOSCA
nur eines als falsch klassifiziert. In einer ersten
Auswertung deutet sich bereits eine kleine Uberra-
schung an. So fanden sich im 16H-Feld sechs Quasare
im Rotverschiebungsbereich zwischen z= 2.3 und z =
3.7, wahrend aufgrund bisheriger Quasarsuchen hier
nicht einmal einer zu erwarten war. Das konnte Kon-
sequenzen fir unsere Vorstellungen von der
Entwicklung der Quasare haben.

Derzeit wird angenommen, dal? die Raumdichte der
Quasare nach dem Urknall bei z=4 anstieg und bei z=2
ein Maximum erreichte. Danach fiel die Dichtebiszuz=
1 sehr steil ab. In der ndheren Umgebung unseres Milch-
stral3ensystem (z = 0) werden fast keine Quasare mehr
beobachtet. Die Ursache dieser Entwicklung ist unbe-
kannt. Die neuen CADIS-Werte kénnten ein Hinweis
darauf sein, da3 das Dichtemaximum zu hdheren
Rotverschiebungen verschoben ist, die gréfite Quasar-
dichte also bereits bald nach dem Urknall erreicht wurde.

Ziel des Quasarprojektes ist es, die Entwicklung der
Quasare im Rotverschiebungsbereich zwischen z = 2
und z = 5 zu ermitteln. Insgesamt werden in alen
Feldern zusammen mehrere hundert Objekte bis zur 23.
GroRenklasse erwartet. Natrlich besteht die Hoffnung,
auch einige Quasare mit noch groReren Rotver-
schiebungen bis zu z = 6 zu entdecken. Der derzeitige
Rekordhalter bei z = 4.9 wurde bereits 1991 entdeckt.

Auch Galaxien bei mittleren Rotverschiebungen mit
schwachen Emissionslinien lassen sich mit CADIS
nachweisen. Von den selektierten Objekten im 9H- und
16H-Feld, bei denen es sich zu mehr als zwei Drittel um

Zwerggal axien handelt, befanden sich 40 % bei z=0.25,
40 % bel z = 0.65 und weitere 15 % bel z < 1.25.
Insgesamt ergab sich eine Fléchendichte von 2.5
Galaxien pro Quadratbogenminute und Rotverschie-
bungsbereich. Dieses Datenmaterial wird es ermdgli-
chen, die Leuchtkraftfunktion (Anzahl pro Leucht-
kraftintervall) der Galaxien mit schwachen Emis-
siondlinien zu bestimmen.

Unerwartet war die Entdeckung einer grof3en Zahl
von extrem roten Objekten (EROs). Diese jiingst ent-
deckte Population ist bei 2.2 um Wellenldnge bis zu
sechs GroRRenklassen heller alsim roten Spektralbereich.
Im 16H-Feld wurden sechs dieser Objekte entdeckt, ent-
sprechend einer Fléachendichte von 0.06 EROs pro
Quadratbogenminute. Eines der Objekte ist ein sehr
massenarmer Stern, die Mehrzahl der EROs sind aber
wahrscheinlich Galaxien bel Rotverschiebungen z > 1,
die entweder eine sehr alte, rote Sternpopulation aufwei-
sen, oder in denen groflle Staubmengen das Sternlicht
stark roten. Beide Arten von Galaxien wéren sehr inter-
essant.

Neben Galaxien und Quasaren lassen sich mit CADIS
auch Sterne identifizieren und klassifizieren. Uberra-
schenderwei se fanden sich bereits viele Sterne oberhalb
der Milchstral3enscheibe. Diese Entdeckung scheint das
sogenannte Modell einer »dicken Scheibe« zu bestéti-
gen. Demnach halten sich in einem Bereich zwischen
1000 und 4000 pc (3200 und 13000 Lichtjahre) oberhalb
der galaktischen Scheibe wesentlich mehr Sterne auf, als
man es aufgrund einfacher Modelle des Milch-
straflensystems erwarten wirde. Falls sich diese
Vermutung bestétigt, werden sich daraus weitreichende
Konsequenzen fur Theorien zur Entstehung und
Entwicklung des Milchstral3ensystems ergeben.
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Infrarotastronomie

Die Infrarotastronomie hat seit Beginn der achtziger
Jahre eine rasante Entwicklung durchgemacht: Die
Empfindlichkeit der Halbleiterdetektoren konnte immer
weiter gesteigert und der beobachtbare Bereich zu
immer gréfRReren Wellenléangen ausgedehnt werden.
Gleichzeitig lief3 sich die Grof3e der Detektor-Arraysund
die rdumliche Auflésung der Aufnahmen immer weiter
steigern.

Vom Erdboden aus ist Infrarotastronomie in atmo-
sphérischen Fenstern bei etwa 2.5 um sowie zwischen 3
umund 5 um oder zwischen 8 um und 13 um maglich.
AuRerhalb dieser Fenster absorbieren Molekile in der
Erdatmosphére, vor allem Wasser- und Kohlendio-
xidmolekiile, die Strahlung aus dem Weltraum. Aus die-
sem Grunde wird Infrarotastronomie an sehr hochgele-
genen Observatorien sowie mit ballon-, flugzeug- und
vor alem satellitengetragenen Teleskopen betrieben.

Kosmische Infrarotquellen sind insbesondere staub-
reiche Gebiete sowie Sternentstehungsgebiete im
Inneren grofRer Staubwolken, in denen sich Molekile
bilden kénnen. Hier profitiert die Astronomie davon, daf3
Infrarotstrahlung durch Staub wesentlich schwécher
absorbiert wird als sichtbares Licht. Dadurch werden im
Infrarotbereich Vorgange im Inneren der Wolken sicht-
bar. Aber auch der auf optischen Aufnahmen ganzlich
schwarz erscheinende kihle Staub strahlt im Infra-

electron
radiation belt

proton
radiation
belt

rotbereich aufgrund seiner thermischen Eigenemission.
Er dient so als Indikator flr Sternentstehung in anderen
Galaxien.

Gleichzeitig lassen sich im Infraroten auch zahireiche
Elemente, wie atomarer und einfach ionisierter Kohlen-
stoff, und Molekile, wie Wasser und Kohlenmonoxid,
nachweisen. Beobachtungen von Molekilemissionsli-
nien dienen einerseits zur Bestimmung der Konzen-
tration jener Substanzen sowie der dort herrschenden
physikalischen Bedingungen, wie Dichte und Tem-
peratur. Andererseits 1823t sich Uber den Doppler-Effekt
auch der Bewegungszustand des Gases, beispielsweise
im Inneren einer Staubwolke, ermitteln.

ISO, das Infrared Space Observatory

Die erste vollsténdige Durchmusterung des Himmels
in den Wellenldngen 12, 25, 60 und 100 wm gelang 1983
mit dem von den Niederlanden, Grofbritannien und den
USA gebauten Infrared Astronomical Satellite, IRAS.
Der Satellit besal? eine L ebensdauer von zehn Monaten.
Sein Nachfolger war das Infrared Space Observatory,
SO, der Européischen Weltraumbehdrde ESA. Anders
a s sein Vorganger, der wahrend seiner Mission ein zuvor

Abb. 11.13: Die Umlaufbahn von 1SO.
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fest programmiertes Durchmusterungsprogramm durch-
flhrte, beobachtete SO ausgewdhite Infrarotquellen
unter der direkten Kontrolle der Astronomen am Boden.
Der Wellenlangenbereich wurde bis auf 240 um erwei-
tert, die Nachwei sempfindlichkeit um das Hundertfache
gesteigert, und erstmals war in diesem Wellen-
langenbereich hochauflésende Spektroskopie und
Polarimetrie auch sehr schwacher Quellen moglich.

SO wurde am 17.11.1995 von einer Ariane 4 in eine
stark elliptische Umlaufbahn geschossen, auf der der
Abstand zur Erde innerhalb von 24 Stunden zwischen
1000 und 70 000 km variierte (Abbildung 11.13). Das
Observatorium durchquerte bei jedem Umlauf den
Strahlungsguirtel der Erde. Wahrend dieser Phase mufite
das I nstrument abgeschaltet werden. Téglich standen pro
Tag 16.5 Stunden fir Beobachtungen zur Verfiigung.

Urspriinglich hatten die Fachleute eine Lebensdauer
von 18 bis 20 Monaten angestrebt. Als der Satellit im
April 1998 abgeschaltet wurde, weil sein Kihimittel-
vorrat erschopft war, hatte er fast 29 Monate lang gear-
beitet und in dieser Zeit etwa 26000 Einzel-
beobachtungen ausgefiihrt. Damit hatte I1SO die
Erwartungen weit Ubertroffen und ist die erfolgreichste
Infrarotmission der neunziger Jahre geworden.

I SO besal einen 60-cm-Spiegel sowie vier wissen-
schaftliche Instrumente (Abbildung 11.14): ISOCAM,
Kamera und Polarimeter fir den Bereich von 2.5 um bis
17 um, ISOPHOT, Photopolarimeter, Kamera und
Spektrophotometer fur 2.5 um bis 240 um, sowie SWS

Abb.11.14: Das 5.4 Meter hohe Infrared Space Observatory in
der Montagehalle bei Aerospatiale. 2300 Liter superfliissiges
Helium kiihlten den gesamten Satelliten bis nahe an absoluten
Nullpunkt ab. (Foto: DASA)

und LWS, zwei Spektrometer fir die Bereiche von 2.4
um bis45 um und 43 um bis 197 um. ISOPHOT wurde
unter der Leitung des MPIA in Zusammenarbeit mit dem
Hauptauftragnehmer Dornier Satellitensysteme GmbH
der DA SA gebaut. Das gekiihite Fokal ebeneninstrument
baute die Firma Carl Zeiss. Beigetragen haben auch das
MPI fur Radioastronomie, Bonn und das MPI fir
Kernphysik, Heidelberg. Als weiteres deutsches I nstitut
war an ISO vor allem das MPI fur extraterrestrische
Physik in Garching mal3geblich mit dem Bau des SWS
beteiligt.

Das Teleskop wurde mit 2140 Litern superfllissigem
Helium gekihlt, so dal’ die Instrumente bei einer
Temperatur von 1.8 Kelvin arbeiteten. Nur soist es mog-
lich, Infrarotquellen nachzuweisen, die bei Temperaturen
bis herunter zu 12 Kelvin thermische Strahlung aussen-
den. Dies bedeutete in vielerlei Hinsicht Entwicklungen
in technischem Neuland. Fast alle Bauteile, von den
Detektoren und Filtern Uber die Ausleseelektronik bishin
zur schwarzen Farbe, mit der allereflektierenden Teileim
Innern gestrichen wurden, muf3ten neu entwickelt wer-
den. Ganzlich neu waren bei so extremen Temperaturen
bewegliche Teile zum Antrieb von Filterrddern, Gittern
und Verschlissen bei hochster Zuverlassigkeit und
geringstem Leistungsverbrauch im Bereich weniger
Milliwatt. Der Erfolg hat dieses gegenliber IRAS veran-
derte Konzept bestétigt: Die Filterrader beispielsweise
fuhrten problemlos tber eine Million Schritte aus.

ISOPHOT

Das unter Federfihrung des MPIA entwickelte | SO-
PHOT zeigte seine Starken im Nachweis schwacher
Quellen bei den langsten und bisher weitgehend uner-
forschten Wellenléngen bis 240 um (Abbildung 11.15).
Mdoglich wurde die Ausdehnung des Empfindlich-
keitsbereichs insbesondere durch den Einsatz sogenann-
ter gedriickter Detektoren. Es handelt sich um wirfelfor-
mige, lichtempfindliche Halbleiter aus Silizium oder
Germanium mit typischen Kantenlédngen von einem
Millimeter. In solchen Photodetektoren erhoht sich die
elektrische Leitfahigkeit mit der Zahl der absorbierten
Photonen. Durch gezielte Verunreinigung (Dotierung)
der Kristalle mit Fremdatomen 1813t sich die Emp-
findlichkeit zu groReren Wellenlangen ausdehnen. Uber-
dies kann man den Empfindlichkeitsbereich zu noch
grolReren Wellenldngen ausdehnen, wenn man die
Kristalle in einen kleinen »Schraubstock« einbaut und
einem mechanischen Druck aussetzt. In langjdhrigen
Versuchsreihen konnten bei Battelle, Frankfurt schlief3-
lich gedruickte, mit Galliumatomen dotierte Kristalle ent-
wickelt werden, die bis zu 240 wm Wellenlénge empfind-
lichsind. Siekamen im ISOPHOT erstmals zum Einsatz.

ISOPHOT lief3 sich in mehreren Modi betreiben:
Photometrische Messungen waren Uber den gesamten
Spektralbereich moglich, wobei zwischen 13 Blenden-
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Abb.I1.15: Mit ISOPHOT entdeckten Heidelberger Astro-
nomen einen rund 12 Kelvin kalten prastellaren Kern in der
Ophiuchus-Dunkelwolke.

grofRen und 25 Filterbereichen gewahlt werden konnte.
Neben Breitbandfiltern gab es schmalbandige Filter zum
Nachweis von Emissionsbanden, beispielsweise des SIO
oder polizyklisch-aromatischer K ohlenwasserstoffe
(PAHSs), die als Hauptbestandteil des interstellaren
Staubs vermutet werden. Zwei Kameras mit neun
Sensorelementen (C100-Kamera) bzw. vier Sensor-
elementen (C200-Kamera) waren fir den langwelligen
Bereich von 60 bis 240 um empfindlich. Polarimetrie
war ebenfalls bis zu den gréfiten Wellenléngen moglich.
Ein zusammen mit spanischen Wissenschaftlern ent-
wickeltes Spektrophotometer lieferte gleichzeitig
Spekiren von 2.5 bis 5 um sowie von 6 bis 12 um bel
einer Aufldsung von A/44 = 90. In alen Modi stand
wahlweise ein Chopper zur Verfligung.

Als Vergutung fur die Entwicklung der Instrumente
erhielten die verantwortlichen Wissenschaftler je 6.5
Prozent der nutzbaren Missionszeit. Fir das MPIA ergab
dies insgesamt 730 Stunden reine Beobachtungszeit.
ISOPHOT erwies sich als das meistverwendete
Instrument auf 1SO (Abbildung 11.16)

Abb.11.16: ISOPHOT war das meist verwendete Instrument an
Bord von 1SO. Dies gilt sowohl fir die Anzahl der Be-
obachtungen (a) als auch fiir die Beobachtungszeit (b).

Das ISOPHOT-Datenzentrum

ISO hat eine enorme Menge an Beobachtungsdaten
zur Erde gefunkt, die sorgféltig kalibriert und archiviert
werden mussen. Der jeweilige Beobachter hat nur ein
Jahr lang das alleinige Recht an den Daten, danach
macht die ESA sie offentlich zugénglich. Einem nach
objektiven Kriterien Ubersichtlich geordneten Archiv
kommt daher eine besondere Bedeutung zu. Diese
Aufgabe wurde geldst, indem die ESA in ihrer Stationin
Villafranca, Spanien, ein Zentralarchiv enrichtete und
daneben die vier Institute, unter deren Leitung die In-
strumente entstanden sind, ihrerseits ein Datenzentrum
aufbauten. AufRerdem richtet das MPI fur extraterrestri-
sche Physik in Garching ein Datenarchiv fur das
Spektrometer SWS ein, an dessen Bau es beteiligt war.

Das Heidelberger ISOPHOT-Datenzentrum wurde in
den Raumen des Astrolabors am MPIA installiert und
1997 vollstdndig in Betrieb genommen. Insgesamt acht
Stellen, einschliefflich Doktoranden, waren hierfur
nétig. In Zusammenarbeit mit dem 1SO Science
Operations Center, Madrid, wurde am MPIA die
Standard-Software »PHT Interactive Analysis« (PIA)
zur Auswertung der vom Satelliten gelieferten Rohdaten
entwickelt.

Bis Ende 1997 wurden hier 23 GigaByte an Rohdaten
auf 807 CD-ROMSs gespeichert. Laufend werden aktua-
lisierte Versionen der Pipeline-Software erstellt, um die
Beobachtungsdaten immer genauer auswerten zu kon-
nen. 1997 war bereits die sechste Version verfiigbar, wei-
tere werden folgen. In naher Zukunft sollen die Daten
nicht mehr auf CD-ROM, sondern auf dem neuen
Medium DVD (Digital Versatile Disk) archiviert wer-
den. DVDs besitzen eine rund zehnma hohere Spei-
cherkapazitét als CD-ROMs.

Neben der reinen Archivierung fungiert das Heidel-
berger Datenzentrum vor alem auch als Service-
Einrichtung fur Gastwissenschaftler. 1997 besuchten 99
Astronomen das Datenzentrum und erhielten dort mehr-
tégige, gelegentlich mehrwochige Unterstiitzung bei der
Datenauswertung. Die Einrichtung ist bis Ende 2001
finanziert.

Highlights 1997

Bereits 1996 hatten |SOPHOT-Beobachtungen fir
Aufsehen gesorgt. So war es erstmals gelungen,
Kohlendioxid-Eisteilchen in Sternentstehungsgebieten
nachzuweisen. CO,-Eis st wahrscheinlich Bestandteil
der Eisméantel von Staubteilchen. Ebenfalls tiberraschend
war die Entdeckung sehr kihler Verdichtungen im
Inneren von Staubwolken. Die Temperatur dieser wahr-
scheinlich préstellaren Kerneliegt bei 12 bis 15 Kelvin.

Aufgrund der unerwartet langen Lebensdauer des
Observatoriums waren verstarkte Anstrengungen bei der
Kalibrierung der Daten nétig. So mag es nicht verwun-
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dern, dal3 die Auswertung des enormen Datenmaterials
immer noch in den Anfangen begriffen ist und die wis-
senschaftliche Ernte gerade erst begonnen hat. Mit
Sicherheit werden die mit 1SO durchgefiihrten Beob-
achtungen die Astronomen noch ein Jahrzehnt lang be-
schéftigen, und mit dem Hohepunkt der wissenschaftli-
chen Publikationen ist vermutlich erst in einigen Jahren
zu rechnen. Im folgenden stellen wir Highlights der am
MPIA mit ISOPHOT erzielten Ergebnisse vor.

Staub im Coma-Galaxienhaufen

Der Raum zwischen den Galaxien ist weitgehend leer.
Mit Rontgenteleskopen wurde in Galaxienhaufen Gas
mit Temperaturen von enigen zehn Millionen Grad
nachgewiesen, das eine mittlere Dichte von etwa 1073
Atomen pro Kubikzentimeter aufweist. Damit ist das
intergal aktische Gas etwa um einen Faktor tausend diin-
ner verteilt als das diffuse interstellare Gas in den
Galaxien. Umstritten war Uber Jahrzehnte hinweg die
Frage, ob es in Galaxienhaufen auch Staub gibt.

Dagegen sprach das Vorhandensein von heif3em inter-
galaktischem Gas, in dem Staub nicht lange existieren
kann. Dafir sprachen indes verschiedene vage Beob-
achtungshinweise. Ausldser waren Untersuchungen von
Galaxien und Quasaren, die hinter Galaxienhaufen ste-
hen. Hierbei hatte es Hinweise darauf gegeben, dal die
Fléchendichte beobachtbarer Hintergrundgalaxien zum
Zentralgebiet eines im Vordergrund befindlichen
Haufens hin abnimmt. Dies lief3e sich mit einer homoge-
nen Staubverteilung im Inneren des Haufens erklaren.
Sie hétte ndmlich zur Folge, dal?3 Licht, welches den
Zentralbereich durchlauft, stérker absorbiert wird as
jenesin den Randbereichen. Die bisherigen Studien die-
ser Art waren jedoch nicht Uberzeugend: Sie fuhrten nur
zu Abschédtzungen, dal die visuelle Extinktion im
Zentralgebiet des Coma-Haufens weniger als 0.3
GroRenklassen betragen misse. Eine Untersuchung von
56 Haufen anhand der IRAS-Daten sowie an elf Haufen
im Submillimeterbereich brachten keine klare Evidenz
fUr thermische IR-Emission von diffus verteiltem inter-
galaktischem Staub. Als problematisch erweist sich
dabei die unregelmaldig strukturierte Emission des
galaktischen Zirrus, verursacht durch Staub in unserer
Milchstral3e.

Interessant ist die Frage nach intergal aktischem Staub
aus verschiedenen Griinden. Zum einen wiirde er, wenn
auch in geringem MalRRe, zur Gesamtmasse der Haufen
beitragen. Zum anderen wirde er durch seine Ex-
tinktionswirkung weiter entfernte Galaxien roter und
lichtschwécher zeigen, alssietatséchlich sind. Dieshétte
Auswirkungen auf solche Entfernungsbestimmungen,
die nicht anhand von Spektren der Objekte, sondern auf-
grund ihrer Farbe vorgenommen werden. Uberdieskonn-
te der Staub einen Hinweis auf das dynamische Alter der
Haufen liefern, da die Staubteilchen durch das heil3e Gas

standig vernichtet werden und demnach al so auch wieder
nachgeliefert werden miissen.

Mit ISOPHOT ergab sich nun eine neue Mdglichkeit,
dieses alte Problem anzugehen und Galaxienhaufen im
bislang nicht zugénglichen Bereich oberhalb von 100
um zu beobachten. Im Juli 1996 wurde eine einstundige
Untersuchung des Coma-Galaxienhaufens maglich.
Dieser galaxienreiche Haufen befindet sich in einer
Entfernung von 138 Mpc (etwa 450 Mio. Lichtjahre)
und zeigt im Rontgenbereich intensive Strahlung des
intergal aktischen Gases.

Beobachtet wurde in zwei Wellenldngenbereichen um
120 mm und 185 mm mit der C200-Kamera, deren
Detektor aus einem 2 X 2-Array gedrickter Germa-
nium-Gallium Kristalle besteht. Der Coma-Haufen
wurde entlang zweler schrdg zueinander verlaufender
Achsen gescannt, wobei pro Scanlinie 16 Felder a3 X 3
Quadratbogenminuten aufgenommen wurden. Beide
Scans kreuzten sich im Zentralbereich an der Stelle der
elliptischen Galaxie NGC 4874. Einer von ihnen, der
Ost-West-Scan, Uberquerte auf3erdem eine zweite ellipti-
sche Galaxie mit der Bezeichnung NGC 4889. Beide
Galaxien lieffen sich erwartungsgemald nicht nachwei-
sen, da sie zu wenig kalten Staub enthalten. Am Ende
des Ost-West-Scans zeigte sich ein helles Objekt. Es
handelt sich um die bereits mit IRAS nachgewiesene |R-
Spiralgalaxie 1C 4040, ein Mitglied des Coma-Haufens.

Um eine mogliche ausgedehnte |R-Strahlung aus dem
Inneren des Haufens nachzuweisen, mufdten die Auf-
nahmen sorgféltig kalibriert und Stéreinfllsse, wie
Einschldge kosmischer Strahlungsteilchen im Detektor,
korrigiert werden. Fir die anschliefRende Analyse wur-
den pro Aufnahme die IR-Flisse der vier De-
tektorelemente zunéchst einzeln bestimmt und dann
gemittelt, wodurch sich also zwei eindimensionale
FluRverteilungen durch den Haufen ergaben.

Beide Scans zeigten keine signifikant erhdhte IR-
Strahlung aus dem Coma-Haufen. Anders sah das Bild
jedoch aus, nachdem in den Scans das Verhdtnis der
Intensitdten bei 120 um und 185 um gebildet wurde.
Hier wurde eine nahezu symmetrische Intensitats-
erhéhung um das Zentralgebiet erkennbar (Abbildung
11.17). Diese IR-Strahlung zeigte sich deshalb erst bei
der Verhdltnisbildung, weil der Staub im Coma-Haufen
andere Strahlungseigenschaften aufweist als der vorge-
lagerte galaktische Zirrus. So kénnte der Coma-Staub
beispielsweise eine hohere Temperatur besitzen. Unter
der Annahme einer radialsymmetrischen Intensitétsver-
teilung der IR-Strahlung wurde aus beiden Scans zugun-
sten eines kleineren statistischen Fehlers das Mittel
gebildet, woraufhin der Effekt noch deutlicher hervor-
trat.

Es wurde nun angenommen, dal3 die Strahlung in den
Randgebieten des Haufens vom galaktischen Zirrus
herrtihrt. Dieser Anteil lief3 sich subtrahieren, indem die
ihm zugeschriebene Intensitdt zwischen den Rand-
punkten linear interpoliert wurde. Es verbleib ein Strah-
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Abb.11.17: Mit ISOPHOT lief} sich erstmals Staub in einem
Galaxienhaufen nachweisen. Zwei Schnitte durch den Coma-
Haufen (unten) zeigten eine nahezu symmetrische Staub-
verteilung um das Zentrum (oben).

lungstiberschuf? von etwa 0.1 MJy/sr bei 120 um im zen-
tralen Gebiet mit 10 Bogenminuten Durchmesser, ent-
sprechend 0.2 Mpc (0.65 Mio. Lichtjahre). Dieser Wert
stellt wegen der vorausgegangen Subtraktion eine unte-
re Grenze fir die Strahlung aus dem Coma-Haufen dar.
Aus den gemessenen IR-Flissen in den beiden
Wellenléngenbereichen 1813t sich fir den Staub keine ein-
deutige Temperatur ableiten. Sie héngt noch von den
Strahlungseigenschaften der Teilchen ab. Mit zwei unter-
schiedlichen Annahmen ergeben sich als untere Grenze
for die Temperatur 26 Kelvin bzw. 38 Kelvin.
Gleichzeitig 1803t sich aus der Tatsache, dald der Staub mit
IRAS bei 60 um nicht registriert wurde, eine obere Tem-
peraturgrenze von 55 Kelvin bzw. 80 Kelvin ableiten.
Nimmt man in dem Zentralgebiet mit 0.2 Mpc
Durchmesser nun eine homogene Verteilung des Staubes
sowie bestimmte  Strahlungseigenschaften  der
Staubteilchen an, so erh@t man fir deren Gesamtmasse
Werte zwischen 6.2 X 107 und 1.6 X 10° Sonnenmassen.
Beobachtungen mit dem Rontgensatelliten ROSAT
hatten fur das heil3e Gas in diesem Gebiet eine Masse
von 5 X 102 Sonnenmassen ergeben. Das heif’t, das
mittlere Gag/Staub-Verhdltnis liegt im Coma-Haufen
zwischen 1.3 X 1075 und 3.2 X 104 Damit ist der Staub
im Coma-Haufen im Vergleich zum interstellaren Staub

um einen Faktor 20 bis 600 abgereichert, und es ergibt
sich eine visuelle Extinktion im Zentralbereich zwischen
0.01 und 0.2 Grofenklassen.

Interessant ist nun die Frage nach der Herkunft des
Staubes. Modellrechnungen zufolge sollte er im Inneren
des heiflen Gases innerhalb von hundert Millionen
Jahren verdampft sein. Zwel Méglichkeiten sind derzeit
denkbar: Entweder der Staub wird standig durch
Sternwinde aus den Galaxien in den intergalaktischen
Raum geblasen, oder er wurde aus den Galaxien heraus-
gefegt, als zwei Galaxienhaufen miteinander verschmol-
zen. Inshesondere das zweite Szenario kénnte auf den
Coma-Haufen zutreffen. Denn verschiedene Beobach-
tungen deuten darauf hin, dal3 dieser Galaxienhaufen ein
verhaltnisméldig geringes dynamisches Alter besitzt und
aus zwel sich durchdringenden oder verschmelzenden
Haufen besteht, deren Zentralgalaxien einst NGC 4889
bzw. NGC 4874 waren.

Um diese Hypothese zu Uberprifen lauft am MPIA ein
Projekt, bei dem nach Staub in Haufen verschiedenen
Typsund mutmalidlich verschiedenen dynamischen Alters
gesucht wird. Stimmt die Hypothese, so sollte sich in
alten, relaxierten Haufen kein Staub finden, wahrend
dynamisch junge Haufen, die augenscheinlich gerade
miteinander verschmel zen, viel Staub aufweisen sollten.

Die Starburst-Galaxie NGC 6090

Eines der herausragenden Ergebnisse der IRAS
Mission war die Entdeckung einer Klasse von Galaxien,
die im fernen Infrarotbereich wesentlich heller leuchten
as normale Galaxien. Gewohnliche Spiralgalaxien
strahlen bei Wellenldngen um 60 pum viel weniger
Energie ab as im blauen Bereich. Die IRAS-Galaxien
hingegen sind im fernen Infrarot bis zu hundertmal hel-
ler als im Blauen. Sie kénnen im IR mehr as 1012
Sonnenleuchtkréfte erzeugen und gehdren somit nach
den Quasaren zu den leuchtkraftigsten Himmel skorpern
Uberhaupt.

Die Erklérung fir diese IR-Galaxien ist, dal3 in ihnen
eine Phase erhohter Sternentstehung ablauft. In
Extremfédlen wurden Sternentstehungsraten von 100
Sonnenmassen pro Jahr ermittelt, was einige zehnmal
hoher ist als in normalen Spiralgalaxien wie der
Milchstral3e. Man nennt diese Systeme daher auch
Starburst-Galaxien (nach dem englischen burst = Aus-
bruch). Die zahlreichen jungen und heiflen O- und B-
Sterne heizen den umgebenden Staub auf, der dann die
absorbierte Energie im Infrarot wieder abstrahlt. In vie-
len Féllen wird der Starburst durch Gezeitenkréfte aus-
gelost, die auftreten, wenn sich zwei Galaxien nahe
aneinander vorbeibewegen oder sich gar gegenseitig
durchdringen.

NGC 6090 ist eine 117 Megaparsec (etwa 380 Mio.
Lichtjahre) entfernte Starburst-Galaxie, die im IR mehr
als 10% Sonnenleuchtkréfte abstrahlt und auch von
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IRAS beobachtet wurde. Auf optischen Aufnahmen ist
erkennbar, dal3 NGC 6090 aus zwei verschmelzenden
Galaxien besteht. I hre beiden Kerne weisen einen proji-
zierten Abstand von 6.4 Bogensekunden (entsprechend
3600 pc oder 12000 Lichtjahren) auf. Dieses Objekt
wurde bereits bei 1.3 um sowie im UV-Bereich unter-
sucht. Mit I1SO ergab sich nun die Md&glichkeit, NGC
6090 auch vom nahen bis zum fernen Infrarot zu unter-
suchen, wo die Galaxie ihre meiste Energie abstrahit.
Mit ISOPHOT wurde NGC 6090 mit den C100- und
C200-Kameras (60 um bis 200 wm), dem Photometer
(3.6 um bis 200 um) und dem Spektrometer (2.5 um bis
11.6 wm) studiert (Abbildung 11.18).

Aus dem beobachteten Spektralverlauf lie3 sich
errechnen, dal3 die Galaxie im gesamten Bereich von
3 um bis 240 um 2.8 X 10" Sonnenleuchtkréfte ab-
strahlt. Allein die Hélfte hiervon kommt aus dem
Bereich zwischen 40 pm und 120 pm. Mit einem einfa-
chen Modell 183 sich daraus eine Sternentstehungsrate
von 21 Sonnenmassen pro Jahr ableiten. Mit dem Spek-
trometer konnten auf3erdem eindeutig Emissionsbanden
von polizyklisch-aromatischen Kohlenwasserstoffen
(PAH) nachgewiesen werden (Abbildung 11.19).

Mit diesen Messungen war also das Spektrum im
Infrarotbereich gut bekannt. Dies ermdglichte es,
Vergleiche mit theoretischen Modellen anzustellen. Der
allgemeine Ansatz solcher Modelle besteht in der
Annahmedreier Staubkomponenten: 1) kiihler, durch das
interstellare Strahlungsfeld erwarmter Zirrusstaub, 2)
warmer Staub in Sternentstehungsgebieten und 3) heif3er
Staub in der Umgebung eines aktiven Kerngebietes, das
im allgemeinen mit einem Schwarzen Loch assoziiert
wird. Das hohe Intensitatsverhaltnis 1 (60 um)/1(25 um)
spricht ebenso gegen einen aktiven galaktischen Kern
wie Beobachtungen im optischen Bereich. Gleichzeitig
deuten die | SO-Messungen auf eine Staubtemperatur von
mehr als 25 Kelvin hin, was gegen eine signifikante Kon-
tamination durch Zirrusstaub spricht.

Abb.11.18: Die Starburst-Galaxie NGC 6090 in einer optischen
Aufnahme (links), und bei 60 wm Wellenlange mit ISOPHOT
aufgenommen (rechts).
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Abb.11.19: Mit ISOPHOT registriertes Spektrum von NGC

6090. Bei 6.2, 7.7, 8.6 und 11.3 um Wellenlénge zeigen sich

Emissionsbanden, die wahrscheinlich von polizyklischen aro-

matischen K ohlenwasserstoffen stammen.

Das gemessene Spektrum lief3 sich schliefdlich sehr gut
mit einem Modell wiedergeben, das Kollegen vom MPI
fUr Radioastronomiein Bonn 1994 entwickelt und erfolg-
reich auf die nahe Starburst-Galaxie M 82 angewendet
hatten. Dieses Modell berlicksichtigt heif3e Sterne der
Population |, die den Staub in ihrer Umgebung stark er-
wéarmen und sogenannte Hot Spots bilden, sowie kiihlere
Sterne der Population 11, die ein eher gleichméfiges IR-
Strahlungsfeld des erwérmten Staubes erzeugen. Dariiber
hinaus bertcksichtigt das Modell sehr kleine Staub-
teilchen sowie PAHSs. Letztere sind wegen ihrer Emis-
sionsbanden zwischen 3 um und 14 um bedeutend.

Dieses Modell gab die mit ISOPHOT gemessene spek-
trale Energieverteilung von NGC 6090 sehr gut wieder.
Allerdings konnte es nicht die starke Emission oberhalb
von 100 um erkléren. Um dem gerecht zu werden, fugte
die Gruppe am MPIA dem Modell eine zusédtzliche
Staubkomponente mit einer Temperatur von nur etwa 20
Kelvin hinzu, deren Gesamtmasse um die Beobachtungen
zu erkl&ren etwa 108 Sonnenmassen betragen muR. Diese
Komponente erweist sich als der Lowenanteil des gesam-
ten Staubes in NGC 6090. Nimmt man fiir den Staub in
den Sternentstehungsgebieten eine Temperatur um 50
Kelvin an, so tragt diese warmere Komponente lediglich
106 Sonnenmassen zur gesamten Staubmasse bei .
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Kuhler Staub mit Temperaturen unterhalb von 20
Kelvin wurde zwar bereits vermutet, lief3 sich aber mit
IRAS nicht nachweisen, da dieser Satellit lediglich bis
zu 100 um Wellenlénge empfindlich war. Mit ISO fan-
den die Astronomen nun tiberraschend grof3e Mengen an
Staub mit Temperaturen von 12 bis 15 Kelvin. Eine erste
Analyse deutet Uberdies darauf hin, da3 die Staub-
teilchen verhaltnismaldig grofd sind.

Die Zufallsdurchmusterung im Ferninfrarot

Da ISO keine kontinuierliche Himmelsdurch-
musterung durchfihrte, sondern einzelne Objekte unter-
suchte, mufite das Instrument zwischen den einzelnen
Beobachtungen von einer Himmelsposition zur néchsten
geschwenkt werden. Obwohl die Beobachtungssequenz
durch Computerprogramme so optimiert wurde, dafd
madglichst wenig Zeit verloren ging, waren doch hin und
wieder auch langere Schwenks von Uber hundert Grad
unvermeidlich. Um diese Schwenkzeit nicht ungenutzt
zulassen, wurde beschlossen, die C200-Kamerades| SO-
PHOT wéhrend der Schwenks anzuschalten. Dadurch
ergaben sich eindimensionale Scans Uber den gesamten
Himmel in dem bis zur | SO-Mission noch unerforschten
fernen Infrarotbereich um 200 um (Abbildung 11.20). Der
Satellit erreichte bei den Schwenks eine Hdchst-
geschwindigkeit von 8 Bogenminuten pro Sekunde. Bel
einer Auslesefrequenz des Detektors von 8 Bildern pro

Abb.11.20: Karte aller Schwenks Giber den Himmel, die |SO
wahrend seiner Mission ausgefuhrt hat. Diese normalerweise
verlorene Zeit wurde mit der Zufallsdurchmusterung 1SO-
PHOT bei 200 um Wellenldnge genutzt.

Sekunde betrug der maximale Abstand zwischen zwei
aufeinanderfolgenden Detektorpositionen demnach eine
Bogenminute. Wahrend der Beschleunigungsphase am
Beginn und der Abbremsphase am Ende jedes Schwenks
war die Geschwindigkeit geringer und somit auch der
Abstand zwischen zwei aufeinanderfolgenden Detektor-
positionen kleiner.

Diese Technik sollte es ermoglichen, sowohl punkt-
formige a's auch ausgedehnte | R-Quellen nachzuwei sen.
Auf diese Weise lief3en sich Uber die gesamte Mission
hinweg etwa 550 Stunden, entsprechend funf Prozent
der beobachtungszeit, zusétzlich nutzen.

Die Auswertung dieser Daten erfordert besondere
Techniken, die zunéchst im Rahmen eines sogenannten
Minisurveys in einem ausgewdahlten Gebiet nahe des
ekliptikalen Nordpols getestet wurden. Dieses Feld
umfaldt etwa hundert Quadratgrad und weist einen gerin-
gen Strahlungshintergrund durch gal akti schen Zirrus auf,
wie aus den IRAS-Daten bekannt war. Das Gebiet wurde
bis August 1997 von insgesamt 337 Schwenks mit einer
Gesamtlénge von 1263 Grad, entsprechend 4.22 Stunden
Beobachtungszeit, Uberstrichen (Abbildung 11.21).

In der ersten Auswertephase ging es darum,
Punktquellen im Minisurvey nachzuweisen (Abbildung
11.22). Dazu mufite zunadchst die diffuse Hinter-
grundemission des Zirrus subtrahiert werden. Dies
wurde erreicht, indem alle Signale eliminiert wurden,
deren Quellen breiter sind als gewohnliche Punkt-
quellen. Auf diese Weise verliert man allerdings auch
rundliche, ausgedehnte Objekte, wie nahe Galaxien oder
Planetarische Nebel. Bei ausgedehnten Zirrusstrukturen,
wie lénglichen Filamenten oder Verdichtungen, ist das
Verfahren nicht eindeutig. Uberquert das Bildfeld des
Detektors zuféllig ein solches Filament senkrecht zu sei-
ner Langsausdehnung, so registriert die Software diese
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Abb.11.21: Links: Himmelsfeld der nérdlichen Mini-Zufalls-
durchmusterung. Rechts: | SO-Schwenksin demsel ben Feld.

Struktur eventuell als Punktquelle, 18uft es schréag dari-
ber hinweg, so wirkt das Filament ausgedehnt. Eine ver-
besserte Software soll es erméglichen, auch solche kriti-
schen Félle zu unterscheiden.

Das so bearbeitete Datenmaterial enthét noch durch
den Einschlag kosmischer Teilchen verursachte Signale.
Diese besitzen eine geringere Breite als digjenigen realer
IR-Quellen und lassen sich dadurch identifizieren.

In dem Minisurvey wurden ale verbliebenen Signale
alsreal gewertet, die nur geringfligig (zwel sigma) Uber
dem Hintergrundrauschen lagen, was auch den Nachwei's
sehr schwacher Quellen garantierte. Um die absoluten
Strahlungsflusse der beobachteten Objekte zu ermitteln,
war eine besondere Prozedur nétig, die folgendes
grundsétzliches Problem lésen mulR: Wahrend des
Schwenks lauft das Bild des Objekts in beliebiger
Richtung tber den aus vier Bildelementen bestehenden
Detektor. Das heif3t, eine Quelle kann beispielweise von
drei Elementen oder auch nur von einem Element regi-
striert werden. Im unginstigsten Fall streift das Objekt
nur die AulRenberei che des Detektors, so dal? nicht einmal
das Maximum der Intensitétsverteilung Uber den
Detektor |auft. Die Software berechnet nun aufgrund der
von den Bildelementen kommenden Signale eine zweidi-
mensionalen Gaul3-Verteilung, diein erster Naherung das
Intensitatsprofil der Punktquellen beschreibt. Hiermit
lielfen sich die Absolutwerte der Intensitéten auf 30
Prozent genau bestimmen. Lediglich im ungiinstigsten
Fall kénnen die Absolutwerte Unsicherheiten bis zu
einem Faktor zwei bisdrei aufweisen. In Zukunft soll der
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Gauf3-Fit durch ein den Beobachtungsbedingungen bes-
ser angepaldtes analytisches | ntensitétsprofil ersetzt wer-
den.

Die auf diese Weise bearbeiteten Schwenks im
Bereich des Minisurveys fuhrten zu folgenden
Ergebnissen: Es wurden ale Punktquellen mit einer
Helligkeit von mindestens 5 Jansky registriert, die man
durch Vergleich mit dem IRAS-Katalog auch erwartet
hatte. Zwischen 2 Jansky und 5 Jansky betrug die
Nachweiswahrscheinlichkeit 90 Prozent, unterhalb von
2 Jansky fiel sie auf 50 Prozent aller IRAS-Quellen ab.
Dies |&} sich unter anderem damit erklaren, dai3 1SOs
Spur am Himmel wéahrend des Schwenks nur bis auf
etwa eine Bogenminute genau bekannt ist, so dal3 man-
che erwarteten Quellen nur den Rand des Detektorfeldes
gestreift haben und ihr Signal unter der Nachweisgrenze
blieb.

Insgesamt registrierte 1ISO im Bereich des Mini-
surveys 21 IR-Quellen. Ein Vergleich dieser Objekte mit
optischen Aufnahmen zeigte, dai es sich fast ausnahms-
los um Galaxien handelt, lediglich ein Objekt befindet
sich in der Milchstral3e: der Planetarische Nebel NGC
6543. Ein weiteres Objekt mit der Bezeichnung IRAS
16384+7313 ist wahrscheinlich eine helle Verdichtung
im galaktischen Zirrus. Von den 19 Galaxien erwiesen
sich 8 as Bakenspiralen, bei Zweien handelte es sich
um wechselwirkende Galaxienpaare. Da von einigen
Galaxien bereits Spektren existieren, konnte gezeigt
werden, daf3 sich im Rahmen der Zufall sdurchmusterung
Galaxien bis zu Rotverschiebungen von z = 0.1 nach-
weisen lassen.

Der Minisurvey erlaubt nun Hochrechnungen auf die
aus der gesamten Zufallsdurchmusterung zu erwartende
Zahl an IR-Quellen. Demnach sollte sich im Mittel etwa



Highlights 1997

31

300

200

100

Surf. Bright. [MJy/sr]

L | Ly L J.,

i

OO

2000 4000

6000 8000

Signal No.

o

200

150

100

al
o

Surf. Bright. [MJy/sr]

|

o

o

2000 4000

Signal No.

300

200

100

Surf. Bright. [MJy/sr]

l‘. ‘ et Ll

OO

2000 4000

6000 8000

Signal No.

120
100

N B O ®©
O O O O

Surf. Bright. [MJy/sr]

M.

P

f

o

2000 4000

o

6000 8000

Signal No.

alle 40 Grad Schwenklange eine Quelle heller als 2 Jy
nachweisen lassen. Das entspricht einer Flachendichte
von 0.5 Objekten pro Quadratgrad, was mit dem IRAS-
Katalog exzellent Ubereinstimmt, der im Bereich des
Minisurveys ebenfalls 0.5 extragal aktische Objekte pro
Quadratgrad auffiihrt. Daim Verlaufe der gesamten | SO-
Mission eine Lénge von 150000 Grad uberstrichen
wurde, was einer Himmel sbedeckung von ca. 17 % ent-
spricht, sollten von etwa 4000 Galaxien Mef3werte fur
den FluR bei 200 um Wellenlénge vorliegen - fur die
meisten von ihnen zum ersten Mal.

Diese Datenbasis wird dazu beitragen, die Natur der
Galaxien mit intensiver Emission im fernen Infrarot zu
ermitteln. Neben diesem Uberwiegend aus extragal akti-
schen Punktquellen bestehenden Katalog werden die

Abb.11.22: Vorgehen bei der Identifizierung von Punktquellen
in der Zufallsdurchmusterung. (a) erhaltenes Signal entlang des
Schwenks, (b) mit automatischer Software ermittelter Hin-
tergrund, (c) Differenz des Originalsignals (a) und des Hin-
tergrundes (b). In (c) werden die durch Einschlége kosmischer
Teilchen verursachten Spitzen eliminiert. (d) Endergebnis: Die
einzige verbleibende Punktquelle um Signalnummer 6100 lief
sichmit der Galaxie NGC 6946 identifizieren.

200-um-Streifenkarten nun nach den kéltesten Stellen
der Milchstraf3e durchmustert. Als Ergebniswird hieraus
ein zweiter Katalog erstellt, der prastellare Kerne, Glo-
bulen und andere galaktische Objekte enthalt. Er wird
fur die Beobachtung von Sternentstehungsgebieten
wesentliche Bedeutung haben.
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Die Spiralgalaxie Messier 51 im Sternbild Jagdhunde, aufgenommen mit der CCD-Kamera MOSCA (vgl. S. 34) am 2.5-Meter-
Teleskop auf dem Calar Alto.
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Eines der wesentlichen Kriterien fir die Leistungs-
fahigkeit eines Teleskops ist die Grofie seines Haupt-
spiegels. Entscheidend ist aber auch die Wahl des
Detektors, der in der Brennebene ein Abbild desanvisier-
ten Himmel sausschnitts oder ein Spektrum der beobach-
teten Lichtquelleregistriert. Rund hundert Jahre lang ver-
wendeten die Astronomen die Photoplatte als Aufnah-
memedium: Deren Emulsion besitzt eine Quanten-
ausbeute von weniger als einem Prozent, das heil3t, eine
bestimmte Stelle der Emulsion muf3 von tber hundert
Lichtteilchen getroffen werden, bevor sie eines regi-
striert.

Seit Beginn der achtziger Jahre verfiigen die Astro-
nomen Uber sogenannte Charge Coupled Devices
(CCDs). Das sind lichtempfindliche Halbleiter, die je
nach Wellenlange zwischen 60 und nahezu 100 Prozent
Quantenausheute erzielen (Abbildung 111.1). Durch ihren
Einsatz |83t sich die Empfindlichkeit der Detektoren, und
damit die Effizienz der Teleskope, um das 50- bis
100fache erhdhen. Diese wenige Quadratzentimeter
grof3en Pléttchen sind aus einer Vielzahl lichtempfindli-
cher Bildelemente (Pixel) zusammengesetzt. Die grofiten
CCDs weisen mehrere Millionen Pixel auf. Das auf
jedem einzelnen Pixel auftreffende Licht erzeugt eine
elektrische Ladung, die in dem Pixel gespeichert wird.
Am Ende jeder Belichtung liest eine Elektronik den

Abb.111.1: Lichtempfindliche CCDs haben in der Astronomie
die Photoplatte als Detektor weitgehend abgel6st. Das Be-
streben geht dahin, immer gréRere Chips zu bauen. Das Bild
zeigt dasderzeit grofte CCD mit 7000 mal 9000 Bildelementen
(Format: 8.4cm X 10.8 cm).

CCD-Chip aus und ein Computerprogramm setzt die
registrierte Ladungsverteilung in ein optisches Bild um.
Weitere entscheidende Vorteile der neuen Detektoren:
Die Anzahl der erzeugten Ladungstréger ist zur auftref-
fenden Lichtintensitét direkt proportional, und die
erzeugten digitalen Bilder sind unmittelbar fir die weite-
reAuswertung im Computer verflgbar.

CCDswerden heutzutage in kommerziell erhétlichen
Videorekordern und sogar in Photoapparaten verwen-
det. Dennoch kénnen am Teleskop nicht die handel stib-
lichen CCDs eingesetzt werden. Nur die hochwertigsten
Chips eignen sich fur die Astronomie. Sie werden von
Firmen wie Phillips oder Rockwell produziert, missen
aber in den Laboratorien des MPIA ausfihrlich auf ihre
Tauglichkeit getestet werden, bevor sie an einem der
Teleskope zum Einsatz kommen.

Auch die Instrumente selbst, also die Kameras und
Spektralgerdte, in denen die Detektoren zum Einsatz
kommen, sind nicht kommerziell erhdltlich, sondern
werden individuell konstruiert und gebaut. Im allgemei-
nen spezifiziert der projektleitende Wissenschaftler die
erwlnschten Eigenschaften des Gerétes. Dann wird der
Prototyp in den Werkstétten des MPIA erstellt. Immer
wieder kommt es auch zur Zusammenarbeit mit Firmen,
die bei solchen speziellen Auftrégen nicht selten mit vol-
lig neuen Aufgaben konfrontiert werden. Das hierbel
erarbeitete Know-how stérkt ihre Wettbewerbsfahigkeit
auf dem Weltmarkt.

Es folgt nun eine Ubersicht Gber die neueren MeR3-
instrumente des MPIA.

CAF0S2.2 - Calar Alto Fokalreduktor-System
fur das 2.2-Meter-Teleskop

Diegrofien Teleskope auf dem Calar Alto verfiigen Uber
ein besonders weites Bildfeld mit optisch einwandfreier
Qualitét. Das 2.2-Meter-Tel eskop bei spiel sweise besitzt
im Ritchey-Chrétien-Fokus ein nutzbares Feld von 67 Bo-
genminuten Durchmesser, entsprechend 33 Zentimetern.
Da CCDs Kantenlangen von lediglich wenigen Zen-
timetern besitzen, 1823t sich mit ihnen demnach nur ein Teil
des gesamten Bildfeldes abdecken. Ein Fokalreduk-
torsystem verringert die effektive Brennweite und damit
den Durchmesser des Bildfeldes eines Teleskopes und
erlaubt so eine bessere Anpassung an die Gréf3e der CCDs:
Esrekollimiert das Strahlenbtindel hinter der Brennebene
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Abb.I11.2: Prinzip eines Fokalreduktors. Das konvergente
Strahlenbiindel wird hinter dem Cassegrain-Fokus (F1) mit
Hilfe eines Kollimators wieder parallel gerichtet. Auf diese
Weise entsteht bei P2 ein sekundéres Bild der Eintrittspupille
P1. Dieseswird mit der Kamerabei F2 auf das CCD fokussiert.
Die effektive Gesamtbrennweite f ist um den Faktor f(Ka-
mera)/f(Kollimator) reduziert, so dal’ auf dem kleinen Detektor
ein grof3es Bildfeld abgebildet wird.

und fokussiert es mit Hilfe einer Kameraoptik in einer
zweiten Brennebene (Abbildung 111.2).

Das System CAFOS2.2 verringert die effektive
Brennweite des 2.2-Meter-Teleskops von mehr als 17
Metern auf 8 Meter. Diese Apparatur erlaubt zudem den
Einsatz weiterer Instrumente, wie Spektralgitter oder
Prismen. Im CAFOS2.2 befinden sich acht sogenannte
Grisms (zusammengesetzt aus den englischen Wértern
Grating (Gitter) und Prism). Ein Grismist ein Prisma, an
dessen Rickseite zusétzlich ein Spektralgitter aufge-
bracht ist. Es bewirkt die spektrale Zerlegung des einfal-
lenden Lichtes im gesamten sichtbaren Bereich von 320
bis 950 Nanometer Wellenlénge. Weiterhin &t sich fir
Polarisationsuntersuchungen ein Wollaston-Prisma in
den Strahlengang einschieben. Ein Fabry-Pérot-Inter-
ferometer ermdglicht zudem schmalbandige Aufnah-
men. Es hat die Eigenschaft, da’ sich ein sehr enger spek-
traler DurchlalRbereich Uber einen weiten Wellen-
Ié&ngenbereich durchstimmen 183t. Esist vergleichbar mit
einem Radioempfénger, mit dem sich Uber einen
bestimmten Frequenzbereich hinweg schmalbandige
Radiosender einstellen lassen.

Die Doméne von CAF0S2.2 sind Direktaufnahmen
und Spektral untersuchungen von sehr lichtschwachen
Objekten mit relativ hoher spektraler Auflosung. Das
Gerét wird intensiv fur die Suche nach den entferntesten
Galaxien im Calar Alto Deep Imaging Survey, CADIS
(Kapitel 11.2), eingesetzt. Ein Kontrollsystem bietet eine
Vielzahl von automatischen Beobachtungssequenzen
und Hilfsroutinen an, die den Beobachter von Routine-
aufgaben wie Fokusreihen oder Kalibrationstests entla-
sten. In ndchster Zukunft soll das Instrument auf einen
weitgehend automatisierten Beobachtungsmodus ausge-
richtet werden.

MOSCA - Multi-Objekt-Spektrograph
fur den Calar Alto

MOSCA ist ein Mehrzweckinstrument, das sowohl
fur Direktaufnahmen als auch fur spektrographische
Untersuchungen einsetzbar ist. Das Ende 1996 in

Abb.l11.3: DieInfrarotkameraMOSCA in Betrieb.

Betrieb genommene Gerét kommt am 3.5-Meter-Tele-
skop hinter der Bohrung des Hauptspiegels im Ritchey-
Chrétien-Fokus zum Einsatz (Abbildung 111.3 und I11.4).
MOSCA ist ein Fokalreduktor, der die tatséchliche
Brennweite um einen Faktor 3.7 verringert, womit sich
ein effektive Offnungsverhaltnis von /2.7 ergibt. Er
vergroflert so das auf dem CCD-Chip registrierbare
Bildfeld auf 11 X 11 Quadratbogenminuten, ausrei-
chend, um auch verhd@tnismafdig nahe und grofRe
Galaxien, wie M 51, vollstandig abzubilden (vgl.
Abbildung auf Seite 32). Als Detektor dient derzeit ein
CCD mit 2048 X 2048 Pixeln, das Uber einen grofen
Wellenlangenbereich von 330 nm bis 1 Mikrometer hin-
weg empfindlichist. MOSCA ist am 3.5-Meter-Teleskop
das Pendant zu CAFOS2.2.

MOSCA ist fir Direktaufnahmen mit zwe Fil-
terrédern bestlickt). Eines beinhaltet sieben Standard-
filter, das andere &3 sich mit bis zu zehn Spezidfiltern
bestiicken, die der Beobachter auch eigens fur seine
Zwecke mitbringen kann. Auch ein sogenanntes Fabry-
Pérot-Interferometer ist eingebaut: Es |at sich als
schmalbandiges Filter (DurchlaRbreite 1.5 bis 2 nm)
Uber einen Bereich von 550 bis 950 nm durchstimmen.
Fir spektroskopische Untersuchungen stehen sechs
unterschiedliche Gitterprismen (Grisms) mit verschiede-
ner spektraler Auflésungen zur Verfigung.
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Abb.111.4: MOSCA: Konstruktionszeichnung .

MOSCA wurde im Jahre 1997 vor alem as Multi-
objekt-Spektrograph genutzt. So ist es moglich, von
mehreren Himmel skdrpern, beispielsweise von Galaxien
in einem Haufen, gleichzeitig Spektren aufzunehmen.
Dazu wird in der Brennebene des Teleskops eine
Metallplatte eingesetzt, in die zuvor an exakt ausgemes-
senen Positionen Schlitze gefrast wurden. Dieses
Schlitzmuster entspricht der Galaxienverteilung in der
Brennebene, so dal3 man mit einer einzigen Aufanhe von
allen Himmelsobjekt gleichzeitig ein Spektrum erhélt.

Die Masken konnen in den Werkstétten des MPIA
innerhalb weniger Minuten mit einer Prézision von
einem Mikrometer gefertigt werden. Alle Benutzer des
Gerétes, auch die Gastbeobachter, kénnen am MPIA die
von ihnen bendtigten Masken herstellen lassen. Eine
halbautomatische Prozedur ermdglicht es schliefdlich,
Teleskop und Maske innerhalb von 10 bis 20 Minuten
auszurichten. MOSCA fand bei spielsweise Anwendung
bei der Suche nach den entferntesten Galaxien im Calar
Alto Deep Imaging Survey, CADIS (Kapitel 11.2).

OMEGA-Prime — Kamera fir das nahe Infrarot

OMEGA-Prime (Abbildung I11.5) ist die erste mit
Infrarotdetektoren einer neuen Generation bestiickte
Kamera auf dem Calar Alto. Sie ging im Frihjahr 1996
am Primérfokus des 3.5-Meter-Teleskops in Betrieb.
Herz desInstrumentsist ein im Rockwell Science Center
und an der Universitdt Hawaii entwickelter Chip aus
einer Quecksilber-Cadmium-Tellur-Verbindung
(HACdTe) mit 1024 X 1024 Bildelementen (Abbildung
111.6). Dieser Chip ist 16mal grof3er als sein Vorléufer in
der Kamera MAGIC. Sein Empfindlichkeitsbereich
reicht von 1 bis 2.5 Mikrometer Wellenlénge, erstreckt
sich also Uber das nahe Infrarot. OM EGA-Prime wurde
am MPIA entworfen und in den Infrared Laboratoriesin
Tucson, Arizona, gebaut.

Ein Filterrad mit 15 Positionen ermdglicht Un-
tersuchungen in verschiedenen Wellenléngenbereichen,
und ein aus drei optischen Elementen bestehender
Korrektor liefert Uber das gesamte Feld eine exzellente
Bildqualitét (Abbildung 111.7).

OMEGA-Prime kommt im Primérfokus des 3.5-
Meter-Teleskops zum Einsatz, wo sich ein grof3es
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Bildfeld von 6.8 X 6.8 Quadratbogenminuten ergibt.
Damit eignet sich das Instrument hervorragend zur
Durchmusterung des Himmels nach schwachen In-
frarotquellen, wie Protogalaxien oder Braunen Zwergen,
sowie zum detaillierten Studium von Sternentste-
hungsgebieten. OMEGA-Prime wurde im Herbst 1996
fur den algemeinen Beobachtungsbetrieb freigegeben
und war auf Anhieb das meist gefragte Instrument.

OMEGA-Cass — Spektrometer und Kamera
fir das nahe Infrarot

OMEGA-Cass ist eine Weiterentwicklung von
Omega-Prime. Das Gerét (Abbildung I11.8 und I11.9) ist
fr den Einsatz im Cassegrain-Fokus sowohl des 3.5- als
auch des 2.2-Meter-Tel eskops auf dem Calar Alto konzi-
piert . Es erlaubt neben der Direktphotographie auch
Spektral- und Polarisationsuntersuchungen.

Mit der Konstruktion von OMEGA-Cass wurde im
Sommer 1996 am MPIA begonnen. Als Detektor arbei-
tet wie in OMEGA-Prime ein HdCdTe-Array mit
1024 X 1024 Pixel, das fur den Wellenléngenbereich
von 1 bis 2.5 Mikrometer empfindlich ist. Der Abbil-
dungsmalistab &t sich durch Wahl von drei unter-
schiedlichen Kameraoptiken verdndern. Im f/10-Strahl

Abb.111.8: OMEGA-Cass am 3.5-Meter-Teleskop.

des 3.5-Meter-Teleskops variiert er zwischen 0.1, 0.2
und 0.3 Bogensekungen pro Pixel. In Verbindung mit
dem adapiven System ALFA (Kapitel 11.1) verschiebt
sich das Offnungsverhdltnis von /10 zu /25, und es
ergeben sich fur den Abbildungsmalistab auf dem De-
tektor dieWerte 0.12, 0.08 und 0.04 Bogensekunden pro
Pixel.

Zwei Filterrdder kénnen insgesamt 18 Farbfilter auf-
nehmen und ermdglichen Aufnahmen in verschiedenen
Wellenlangenbereichen. Weiterhin bietet OMEGA-Cass
zwei Moglichkeiten der Polarisationsanalyse. Vier in
Schritten von 45 Grad drehbare Filter sowie zwei Wol-
laston-Prismen liefern den linearen Polarisationsgrad
ausgedehnter Quellen. Drei Grisms (Gitterprismen) ver-
leihen OMEGA-Cass seine spektroskopischen Eigen-
schaften. Die spektrale Auflésung A/AA liegt zwischen
500 und 1000.

Jeder Korper gibt bei Raumtemperatur Infrarot-
strahlung in dem Empfindlichkeitsbereich von Omega-
Cass ab. Bei Raumtemperatur wirden deshalb die
Bauteile des Gerétes selbst den Detektor blenden. Um
dies zu verhindern, mul3 das Geré gekuhlt werden.
OMEGA-Cass verfugt Uber zwei mit fllssigem
Stickstoff gefiillte Kuhltanks, die das Instrument fur
mehr als 36 Stunden auf der nétigen Betriebstemperatur
von etwa 80 Kelvin halten. Der &uffere Tank kuhit den
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Abb.111.9: OMEGA-Cass: Konstruktionszeichnung.
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auBeren Strahlungsschild, wahrend der innere Tank
direkt mit der gesamten inneren optomechanischen
Struktur in thermischem Kontak ist.

OMEGA-Cass sah im August 1997, nur 15 Monate
nach Baubeginn, am 3.5-Meter-Teleskop »erstes Licht«.
Alle drei Abbildungsoptiken stehen zur Verfligung, die
Polarisatoren und Grisms sind vollstandig integriert. Die
ersten Tests erflllten alle Erwartungen, so dal3 sich
OMEGA-Cass sicherlich zu einem neuen »Arbeits-
pferd« am 2.2- und 3.5-Meter-Teleskop entwickeln wird.

Ende 1997 wurde vorgeschlagen, in OMEGA-Cass
zusédtzlich einen abbildenden Spektrographen zu instal-
lieren. Hierzu soll in der Brennebene ein Array aus zahl-
reichen Einzellinsen plaziert werden. Damit wird sich
fUr jeden der etwa 100 X 100 Bildpunkte eines Him-
melsareals in einer Aufnahme ein kleines Spektrum
erzeugen lassen (3D-Spektroskopie) .

CONICA - Coudé Near-Infrared Camera
fir das VLT

Das European Southern Observatory, ESO, errichtet
derzeit auf dem 2630 Meter hohen Gipfel Parana in der
chilenischen Atacama-W(ste das Very Large Telescope,
VLT (vgl. Abbildung 1.4). Im Endausbau wird esaus vier
Grofiteleskopen mit Spiegeln von jeweils 8.4 Metern
Durchmesser sowie drei kleineren Hilfsteleskopen mit
1.8-Meter-Spiegeln bestehen. Das VLT wird dann welt-
weit das Observatorium mit der groften
Gesamtspiegelflache sein. Jedes der vier Grof3teleskope
verflgt Uber drel Ausgénge, die mit dulerst leistungs-
fahigen Kameras und Spektralapparaten bestiickt sein
werden. An dem ersten der vier Teleskope, das Ende Mai
1998 »erstes Licht« sah, wird CONICA arbeiten. CONI-
CA entsteht derzeit unter der Federfihrung des MPIA in
Zusammenarbeit mit dem MPI fur extraterrestrische
Physik in Garching. Das Gerdt (Abbildung I11.10 und
[11.11) soll im Jahre 2000 in Betrieb gehen. Den Astro-
nomen der am Bau von CONICA beteligten Institute
werden am VLT 45 Néchte Beobachtungszeit mit die-
sem Gerét zur Verfigung stehen.

In dem 1991 mit der ESO geschlossenen Vertrag war
vorgesehen, CONICA im Coudé-Fokus (f/50) des ersten
Teleskops zu betreiben. Wegen Bauverzdgerungen im
Coudé-Strahlengang wurde jedoch umdisponiert. :Jetzt
wird CONICA im Nasmyth-Fokus (f/15) arbeiten und in
Verbindung mit dem adaptiven System NAOS im nahen
Infrarotbereich von 1 bis 5 Mikrometer beugungsbe-
grenzte Bilder mit einer Auflésung bis herab zu 0.026
Bogensekunden liefern.

Als Detektor dient ein Infrarot-Array mit 1024 X
1024 Pixel. Der Abbildungsmal3stab kann der gewdahliten
Wellenlénge angepaldt werden. Es wird vier Skalen im
Bereich von 0.014 bis 0.11 Bogensekunden pro Pixel
geben. Fir jede dieser Skalen sind zwei Kamerasysteme
vorhanden, die in den zwei Wellenlangenbereichen von

Abb. I11.10: DieKamera CONICA im Test.

1 bis 2.5 Mikrometer sowie von 2 bis 5 Mikrometer
arbeiten. Das Bildfeld besitzt je nach gewdahlter Variante
eine Ausdehnung zwischen 14 X 14 und 56 X 56 Qua-
dratbogensekunden und bei geringster Auflésung 73
Bogensekunden Durchmesser.

CONICA ist ein multifunktional es Instrument, in dem
folgende optischen Elemente zur Verfiigung stehen wer-
den:

Ein Fabry-Pérot-Interferometer ist im Bereich zwi-
schen 2 und 2.5 Mikrometern stufenlos durchstimmbar
und erlaubt schmalbandige Aufnahmen bei allen Abbil-
dungsmalistdben. Der Durchlal3ereich von etwa 1 Na-
nometer entspricht dann einer spektralen Aufldsung
MAXL = 2000. Ein Satz von 20 Standardfarbfiltern sowie
15 schmalbandigen Filtern steht zur Verfligung und 1803t
sich in zwei Filterréder integrieren. Wollaston-Prismen
und Polarisationsfilter ermoglichen die Messung der
linearen Polarisation ausgedehnter Objekte. AulRerdem
bieten drei Grisms die Mdglichkeit flr zweidimensiona-
le Spektraluntersuchungen mit mittlerer spektraler
Auflésung A/AA zwischen 250 und 1000.

Wiealle Infrarotkameras, mui3 auch CONICA gekiihlt
werden. Ein zweistufiges geschlossenes Umlauf-
kihlsystem bringt den Strahlungsschild und die interne
Kuhlstruktur auf unter 80 Kelvin. Die zweite Stufe kiihit
den Detektor auf die optimale Betriebstemperatur um
35 Kelvin ab. Die Abkuhlung des Instruments |83t sich
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Abb. 111.11: CONICA: Konstruktionszeichnung.

durch ein zusétzliches Kihlsystem mit fllssigem
Stickstoff beschleunigen. Eine stabile Arbeitstemperatur
wird nach weniger als 24 Stunden erreicht.

1997 wurden Kryostat und Adapter fertiggestellt und
ale optischen Komponenten geliefert. Umfangreiche
Abkuhltest verliefen erfolgreich, und Ende 1997 konnte
das Instrument erstmals mechanisch vollsténdig inte-
griert werden. Das System zur Auslese und Speicherung
der Daten wurde auf einen Prozessor der neuen
Generation umgestellt, der Datenraten bis zu 40 MB pro
Sekunde verarbeiten kann — eine wichtige Voraussetzung
beispielsweise fir Speckle-Interferometrie.

CONICA wird sich fur ale aktuellen Forschungs-
bereiche einsetzen lassen. Im Vordergrund stehen
Untersuchungen von Sternentstehungsgebieten und pro-
toplanetaren Staubscheiben, des Galaktischen Zentrums,
der Gashillen Roter Riesen und die Suche nach extraso-
laren Planeten. Im extragalaktischen Bereich werden
Beobachtungen der Zentral gebiete aktiver Galaxien und
entfernter |nfrarotgalaxien hohe Prioritét besitzen.

MIDI — Mid-infrared Interferometry Instrument
fur das VLT

DasVery Large Telescopewird ab dem Jahr 2000 auch
als optisches Interferometer arbeiten. Dazu werden die
Strahlengénge von zwei oder mehr Teleskopen zusam-
mengefuhrt und in einer gemeinsamen Bildebene

kohérent Uberlagert. Ein solches Interferometer verflgt
Uber die raumliche Auflésung eines Einzeltel eskops, des-
sen Spiegeldurchmesser der Basislénge der beiden inter-
ferometrisch gekoppelten Teleskope entspricht. Zwei in
130 Metern Abstand stehende Teleskope des VLT sind
dann in der Lage, im nahen Infrarot eine Aufldsung von
einigen tausendstel Bogensekunden zu erzielen.

Es sind derzeit drei interferometrische Instrumente
vorgesehen: AMBER wird bel 2.2 Mikrometern Wel-
lenldnge drei Teleskope oder mehr vereinen, MIDI soll
Interferometrie mit zwei Teleskopen bei 10 Mikrometern
ermoglichen und PRIMA soll esim nahen Infrarot durch
die Technik des sogenannten Phase Referencing ermog-
lichen, bereits mit zwei Teleskopen zweidimensionale
Bilder zu erstellen.

Das MPIA wird Entwicklung und Bau des In-
struments MIDI tbernehmen. Hierfur sind rund 1.5 Mil-
lionen DM an Sachkosten sowie zusétzliche Personal-
kosten in vergleichbarer Hohe veranschlagt. Die ersten
Beobachtungen sollen im Fruhjahr 2001 erfolgen.

Die Wegléngen der von den beiden Teleskopen kom-
menden Strahlenbiindel missen in der gemeinsamen
Bildebene bis auf Bruchteile einer Wellenléange genau,
aso etwa ein Mikrometer, Ubereinstimmen. Die haupt-
séchlich geometrisch bedingte Weglangendifferenz wird
bereits zu einem grofRen Teil ausgegeglichen sein, bevor
die Strahlen in das Instrument eintreten. Im Inneren von
MIDI wird der Durchmesser des Bilindels von 80 mm auf
10 mm verringert und die restliche Wegléangendifferenz
durch verschiebbare, piezoelektrisch angetriebene Spie-
gel ausgeglichen. Ein Strahlteiler vereint die Strahlen
zum Interferenzbild. (Abbildung 111.12)
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Abb.111.12: MIDI: Schematische Darstellung.

Gleichzeitig mussen aber auch durch Luftunruhe oder
Wolken hervorgerufene Helligkeitsvariationen des beob-
achteten Himmelsobjekts mefldbar sein. Dazu wird ein
Teil der beiden Strahlen aus dem interferometrischen
Strahlengang herausgeleitet, so dai3 die Helligkeit stén-
dig separat gemessen werden kann.

Ein grofRRes Problem durfte die bei 10 Mikrometern
Wellenldnge auftretende thermische Hintergrund-
strahlung sein. Deshalb muf3 in festen zeitlichen
Absténden ein nahegelegener »leerer« Himmelsbereich
als Helligkeitsvergleich gemessen werden. Solche soge-
nannten choppenden Messungen sind auch bei normalen
Direktaufnahmen nétig, erfordern aber beim VLT-
Interferometer einen wesentlich hdheren Aufwand, da
die VLT-Teleskope und MIDI synchron zusammenwir-
ken mussen.

MIDIs Hauptarbeitsgebiete werden voraussichtlich
Beobachtungen von Doppelsternen, protoplanetaren
Scheiben, Braunen Zwergen, extrasolaren Planeten und
aktiven Galaxien sein.

PACS - IR-Kamera fir FIRST,
das Far Infrared Space Telescope

Im Jahre 2007 will die Européische Weltraumbehdrde
(ESA) das Far-Infrared and Submillimeter Space Te-
lescope FIRST starten (Abbildung 111.13). Esist dievier-
te grofle Cornerstone-Mission der ESA. FIRST erhdlt
einen 3-Meter-Spiegel und drei wissenschaftliche

Abb.I11.13: Computerzeichnung des | nfrarotobservatoriums
FIRST.



PACS - IR-Kamerafir FIRST, das Far Infrared Space Telescope

Abb. 111.14: Der Strahlengang in PACS.
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Abb. I11.15: PACS-Testmodul. 16 Germanium-Gallium-
Kristalle werden mechanisch gedriickt (unten). Im oberen Teil
erkennt man die Auslese-Elektronik.

Instrumente, die einen Wellenldngenbereich von 85 bis
900 Mikrometer abdecken sollen. Es schliefdt damit bei
den grolRen Wellenldngen an die Doméne der Ra-
dioastronomie an. Ein Schwerpunkt des Forschungs-

programms wird in der Beobachtung von protostellaren
Staubwolken und protoplanetaren Staubscheiben liegen.
Auch wird die Infrarotstrahlung sehr weit entfernter, jun-
ger Galaxien im Submillimeterbereich nachweishar sein.

Das MPIA wird sich am Bau eines der MeR3-
instrumente, PACS, beteiligen. Die Projektleitung liegt
beim MPI fir extraterrestrische Physik in Garching.
PACS soll photometrische und spektrometrische
Untersuchungen im Wellenléngenbereich zwischen 80
und 210 Mikrometern ermdglichen (Abbildung I11.14).
Das MPIA wird wesentlich zu der Entwicklung der
Kameras, der Vorverstérker, der Fokalebenen-Chopper
und der Optomechaniken und zum Aufbau und Betrieb
des Datenzentrums beitragen. Mit FIRST und PACS
wird eine noch ergiebigere Zufallsdurchmusterung des
Himmels (»Serendipity Survey«) méglich sein, alskiirz-
lich mit 1SO durchgefuhrt (Kapitel 11.3).

PACS wird zwei Infrarot-Detektor-Arrays mit je
16 X 25 Pixeln besitzen, die jeweils aus gedriickten und
ungedriickten Germanium-Gallium-Kristallen bestehen.
Das »Dricken« von Kristallen ist eine Technik, die in
der Entwicklung der Detektoren fur ISOPHOT am
MPIA eingehend studiert wurde. Es hat sich gezeigt, dal?
sich die Empfindlichkeit der Kristalle zu grofReren Wel-
lenléngen ausdehnen 183, wenn man sie eéinem mecha-
nischen Druck aussetzt (Abbildung I11.15). Dabei
besteht das Risiko, dal3 die Kristalle zerstért werden. Im
MPIA soll in mehreren Versuchsreihen das mechanische,
elektrische und optische Verhalten der bei der Firma
ANTEC gefertigten Kristalle untersucht werden.

Bei der Firma IMEC wird eine Elektronik gebaut,
welche die Arrays bei der angestrebten Betriebs-
temperatur von 1.7 Kelvin sicher ausliest. Dazu mui3
erreicht werden, dal? die Elektronik unterhalb der fur
PACS spezifizierten Maximalwerte beispielsweise fur
den Dunkelstrom oder die Warmeentwicklung liegt. Das
MPIA trégt wesentlich zur Spezifikation und Ent-
wicklung dieser kalten Elektronik und zu den Ab-
nahmetests bei.
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Der Bipolare Nebel S 106, aufgenommen am 3.5-Meter-Tel eskop auf dem Calar Alto bei 2.1 um Wellenlange.



IV Wissenschaftliche Arbeiten

IV.1. Galaktische Astronomie

Die bipolare Phase — Jets von jungen Sternen

Sterne entstehen im Inneren grofRer interstellarer
Wolken aus Gas und Staub — davon sind die Astronomen
schon seit Jahrzehnten Uberzeugt. Auch die grofRRen
Sternentstehungsgebiete in der Milchstral2e sind ihnen
bekannt: Dies sind am Nordhimmel vor allem die Orion-
Dunkelwolke und der Taurus-Auriga-Komplex. Stern-
entstehung setzt dann ein, wenn eine Wolke eine
bestimmte Dichte Uberschreitet. Dann wird sie instabil
und beginnt, sich unter dem Einflu3 der eigenen
Schwerkraft zusammenzuziehen (Abbildung 1V.1).
Grof3e Wolken zerbrechen wahrend der Kontraktion in
mehrere kleinere Kondensationen. Diese rotieren und
bilden dabei wegen der Zentrifugalkraft eine senkrecht
zur Rotationsachse stehende Gas- und Staubscheibe, in
deren Zentrum sich die Materie immer weiter verdichtet

Abb.IV.1: Hauptstadien der Sternentstehung. Zunéchst kolla-
biert eine interstellare Wolke; wéhrend sie noch kontrahiert,
entseht in ihrer Mitte der neue Stern (unten rechts). Nach etwa
100 000 Jahren hat sich umihn eine Scheibe ausgebildet, und es
beginnt die bipolare Phase (oben). In der zirkumstellaren
Scheibe kdnnen sich spéter Planeten bilden. Nach etwa einer
Milliarde Jahren hat ein sonnendhnlicher Stern seine stabile
Brennphase erreicht.

und erhitzt. Steigt die Zentraltemperatur bis auf einige
Millionen Grad an, so beginnen Wasserstoff-Atomkerne
miteinander zu verschmelzen. Dabei wird Energie frei-
gesetzt, und das Gas heizt sich weiter auf. Es baut nun
einen Gegendruck zur Schwerkraft auf, so daf3 der
Kollaps des Protosterns zum Stillstand kommt. Der
Protostern ist jetzt zu einer selbstleuchtenden stabilen
Gaskugel geworden. Der Stern ist entstanden.

Gemal3 dieser Vorstellung begann in den siebziger
Jahren, sobald die ersten Infrarotdetektoren zum Einsatz
kamen, die Suche nach den tief in die dichten
Dunkelwolken eingebetteten Protosternen. Ihr charakte-
ristisches Merkmal sollten die Anzeichen auf sie herab-
stirzender Materie sein. Nach diesen Anzeichen suchte
man lange Zeit vergeblich. Dagegen kam es bald zur der
Uberraschenden Entdeckung, daf3 junge Sterne gasfor-
mige Winde mit Geschwindigkeiten bis zu 600 km/s in
den Weltraum hinaustreiben. Bis Ende der 70er Jahre
meinte man, diese stellaren Winde wirden in alle
Richtungen gleichméaRig (isotrop) abgeblasen. Dann
folgte die nachste Uberraschung: Junge Sterne erzeugen
bipolare Strémungen — mehr oder weniger stark kolli-
mierte Teilchenwinde, die sich in zwel entgegengesetzte
Richtungen vom Stern fortbewegen.

Am MPIA wurde der Nebel S 106 zum Paradebeispiel
einer solchen bipolaren Struktur (siehe Abbildung auf
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Abb.IV.2: Schemader Umgebung einesjungen Sternswéahrend
der bipolaren Phase. Zwei Jets schief3en senkrecht zur zirkum-
stellaren Scheibein den Raum hinaus.

Seite 42. Anihm lief3 sich auch eindeutig feststellen, dai3
die Teilchenwinde in Richtung der Pole, senkrecht zu
einer dichten aquatorialen Straubscheibe vom Stern fort-
stromen. Diese auf die Polrichtungen konzentrierten aus-
wartsgerichteten Strdmungen konnten also durchaus mit
Einfall der Materie (Akkretion) zum Zentrum des

20080 AL
et

Systems koexistieren, fals die Akkretion vornehmlich
innerhalb der dichten &quatorialen Scheibe stattfand.
Damit war die Verbindung zur Theorie der protostellaren
Scheibe hergestellt. Und es wurde bald klar, dal3 es sich
bei den bipolaren Ausstrdmungen keinesfalls um eine
kuriose Besonderheit handelt, sondern um ein grundle-
gendes, die Sternentstehung begleitendes Phanomen.
Die Serie der Uberraschungen setzte sich zu Beginn
der 80er Jahre mit der Entdeckung der bipolaren Jets
fort. Dies sind sehr eng gebiindelte Materiestrahlen, die
mit Geschwindigkeiten von einigen hundert Kilometern
pro Sekunde von jungen Sternen aus weit in deren
Umgebung hinausschief?en. Auch hier bildet eine
Scheibe aus Gas und Staub die Symmetrieebene
(Abbildund 1V.2). Im Innern zahlreicher Jets reihen sich
leuchtende Gasknoten wie Perlen an einer Schnur auf.
Viele dieser Gasstromungen enden in bogenformigen
Strukturen, die als Kopfwellen gedeutet werden. Sie
markieren das Jet-Ende, wo die Stromung auf das umge-
bende interstellare Medium trifft und sich darin immer

Abb.IV.3: Zwei Jet-Systeme: oben HL Tauri und unten HH 30.
Die Falschfarben geben die Strahlung in verschiedenen
Wellenlangen an. Blau ist gestreute Kontinuumstrahlung der
Sterne, griin stammt von Wasserstoff (Hco) und rot vonionisier-
tem Schwefel ([SI1]).
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weiter fortbohrt. Sie sind insofern vergleichbar mit der
Bugwelle eines Schiffs im Wasser oder besser noch mit
der Druckwelle eines Uberschallflugzeuges, denn die
Kopfwellen der Jets bewegen sich mit mehrfacher Uber-
schallgeschwindigkeit durch das umgebende Medium.
Die Jets junger Sterne zeigen in mancherlei Hinsicht
Ahnlichkeiten mit den Jets, die aus den Zentren von
Galaxien herausschief3en (Kapitel 1V.2). Allerdings stro-
men in den extragalaktischen Jets wahrscheinlich vor-
nehmlich relativistische Elektronen, die Synchro-
tronstrahlung aussenden. Die stellaren Jets bestehen aus
normaler interstellarer Materie, diein Stol3wellen aufge-
heizt und ionisiert wird. In den Kihlzonen hinter den
Stol¥fronten rekombinieren Elektronen und lonen und
geben die beobachtete Strahlung ab. Sie erfolgt Uberwie-
gend in den Balmer-Linien des Wasserstoffs sowie in
den verbotenen Linien von atomarem und ein- oder
zweifach ionisiertem Sauerstoff (O, O*, O**) sowie von
einfach ionisiertem Schwefel (S*) und Stickstoff (N™).
Die hellsten Emissionsgebiete solcher Jets kennen die
Astronomen bereits seit den 50er Jahren. Sie werden
nach ihren Entdeckern Herbig-Haro-(HH-)Objekte
genannt. Dal3 sie aber Teile von Jet-Systemen sind,
wurde erst in den 80er Jahren klar. Tatséchlich gehen die
ersten grundlegenden Untersuchungen der stellaren Jets
auf Arbeiten am MPIA zuriick. Dort zéhlen sie seit 1983
zu den Forschungsschwerpunkten des Instituts. Ein
Grof¥eil der heute bekannten Jets wurde im Rahmen die-
ses Projektes entdeckt, und ihre detaillierte Unter-
suchung, die in groen Teilen am Calar-Alto-
Observatorium erfolgte, hat entscheidend zur Ent-
schlisselung dieses Phdnomens beigetragen. Heute sind
schatzungsweise 50 stellare Jets bekannt, von denen 15
bis 20 auf das Konto des MPIA gehen (Abbildung IV.3).
Bei den Jet-Quellen handelt es sich um tief in die
Dunkelwolken eingebettete T-Tauri- und Herbig-Ae/Be-
Sterne. Erstere sind Sterne mit etwa einer Sonnenmasse
im Alter zwischen 10° und 106 Jahren, letztere weisen
mehr als zwei Sonnenmassen auf. Diese Sterne bilden
die Ubergangsphase zwischen den kollabierenden proto-
stellaren Wolken und den fertig entwickelten Haupt-
reihensternen. Haufig befinden sie sich noch im Innern
der Gas- und Staubwolke, aus der sie entstanden sind, so
dai3 sie im visuellen Spektralbereich nicht sichtbar sind.
Auch am Sidhimmel sind einige Jets bekannt, von
denen der prominenteste der HH-46/47-Jet ist (Ab-
bildung 1V.4). Er wird ausgestoRen von einem jungen
Stern in der kleinen Dunkelwolke ESO 210-6A. Aus
einer vorderseitigen Offnung in der Wolke stromt der Jet
mit gemessenen Radialgeschwindigkeiten bis zu 170
km/s auf uns zu und endet in dem bogenférmigen Nebel
HH-47A. Auf der riickwértigen Seite der Wolkelief3 sich
ein schwacher Gegenjet ausmachen, in dem sich das Gas
von uns fortbewegt. Auch dieses System wurde am
MPIA detailliert untersucht.
Ein auffélliges Merkma sind die knotenférmigen
Verdichtungen in den Jets, deren Entstehung sich bis

Abb.IV.4: Die am Sidhimmel stehende Dunkelwolke ESO
210-6A, aus der auf der Vorderseite ein Jet herausschiefit. In
entgegengesetzter Richtung ist am Rand der Wolke der
Gegenjet schwach erkennbar (Bild: B. Bok, Cerro Tololo).

heute nicht ganzlich kléren lief3. Anfénglich wurde ange-
nommen, es handele sich um stehende Schocks, wie sie
beispielsweise in Uberschallstrahlen auftreten, die sich
im Labor erzeugen lassen. In diesem Fall sollten die
Knoten so gut wie keine Eigenbewegung aufweisen,
sondern stationdr in der Stromung stehen. Die Analogie
lag nahe, da sich das Gas in den stellaren Jets mit bis zu
20facher Schallgeschwindigkeit bewegt.

Diese Vorstellung wurde jedoch fallengelassen, nach-
dem es Astronomen des MPIA anhand einer Unter-
suchung des Jetsin der Dunkelwolke L 1551 im Taurus-
Auriga-Komplex (siehe Titelbild) 1987 erstmals gelun-
gen war, die Eigenbewegung der Knoten zu bestimmen.
Wie sich zeigte, bewegen sich die Knoten dhnlich wie
das umgebende Gas im Strahl mit erheblichen
Geschwindigkeiten um 300 km/s vom Stern fort.

Heute geht die Vermutung eher dahin, dal3 viele die-
ser Verdichtungen ihre Ursache in kurzzeitig verstérkten
Aktivitatsphasen der Quelle haben. Ist dies der Fall, so
sollten sich Eruptionen, bei denen ein neuer Knoten
erzeugt wird, im Abstand von etwa hundert Jahren ereig-
nen.

Diese Uberlegung verdeutlicht bereits, daR die Jets
nicht nur fur sich sehr interessant sind, sondern dartiber
hinaus auch Informationen Uber die Quelle und sogar
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neten Stelle. Die beiden Jets enden wahrscheinlich bei HH 88
und HH 33.

Uber deren zeitliche Entwicklung enthalten. Obwohl die
stellaren Jets seit ihrer Entdeckung sehr ausfuhrlich stu-
diert worden sind, brachte das Jahr 1997 noch einma
eine Uberraschung.

Einer Gruppe amerikanischer Astronomen war aufge-
fallen, da sich jenseits der nérdlichen und stidlichen
Bugwelle des HH-34-Jets eine Kette weiterer HH-
Objekte etwa in der Verléangerung des Jets befinden. Es
tauchte daher die Vermutung auf, dal3 sie zu diesem
Ausstromsystem dazugehoren, das somit erheblich aus-
gedehnter wére als bis dahin angenommen.

Das MPIA-Team nahm bei zwei Beobachtungskam-
pagnen am 2.2-Meter-Teleskop des MPIA auf La Silla
und am 3.5-Meter-Teleskop auf dem Calar Alto einige
Gebiete genauer unter die Lupe. Um HH-Objekte von
Reflexionsnebeln zu unterscheiden, die ebenfalls héufig

in Sternentstehungsgebieten vorkommen, wandte die
Gruppe ein bekanntes Verfahren an: Sie nahm ein
Himmel sgebiet einmal durch ein Filter auf, das nur Licht
im Bereich des stellaren Kontinuums durchl &, und ein
zweites Mal durch ein schmalbandiges Filter, das nur
Licht im Bereich der beiden Linien des einfach ionisier-
ten Schwefels ([SI1]) durchlait. Reflexionsnebel
erscheinen auf beiden Aufnahmen, HH-Objekte nur auf
den Schmalbandfilter-Aufnahmen.

So wurden zwei Aufnahmen stidlich und ndrdlich der
beiden mutmaldichen Kopfwellen HH 34S und HH 34N
gewonnen. Auf den langbelichteten [SI1]-Aufnahmen
zeigten sich nun im stdlichen Gebiet einige zum Teil
bereits bekannte HH-Objekte, wie HH 86 und HH 173
(Abbildung 1V.5). Zusétzlich wurden jedoch auf der
Verbindungslinie zwischen diesen beiden Objekten zwei
weitere Knoten sichtbar. Noch weiter nach Stden ist
schwach leuchtendes Gas zu erkennen, das HH 86 mit
HH 87 und HH 88 zu verbinden scheint. Die Vermutung,
dafd der Jet nicht in HH 34S endet, sondern sich wesent-
lich weiter bis zu HH 88 ausdehnt, konnte durch Ra-
dialgeschwindigkeitsmessungen untermauert werden.
Die Geschwindigkeiten sind negativ (auf den Beob-
achter zu gerichtet), und nehmen von —150 km/s (Jet) bis
—14 km/s (HH 87) ab. In HH 88 sind sie mit +17 km/s
leicht positiv.

Auch ndrdlich des bisher vermuteten Jet-Endes, HH
34N, scheint sich die Strdmung fortzusetzen. Sie er-
streckt sich tiber HH 126 und HH 85 bis zu HH 33. Auch
hier bestdtigen die gemessenen Radialgeschwindig-
keiten von 220 km/s (HH 34N), 137 km/sin HH85 und
90km/s bis 140 km/sin HH 33 diese Hypothese. Dartiber
hinaus wurde neben der bereits bekannten Jet-Quelle
kein weiteres Objekt gefunden, das fir die neuerlich
entdeckten Strémungen und HH-Objekte verantwortlich
sein konnte.

Damit ist der Jet von HH 34 nicht, wie bislang ange-
nommen, insgesamt 200 Bogensekunden lang, sondern
Uber 1300 Bogensekunden. Bei einer Entfernung von
450 Parsec (1500 Lichtjahren) und einem Neigungs-
winkel der Jet-Achse gegen die Himmelsebene von 24
Grad ergibt sich eine lineare Ausdehnung von 3.15
Parsec (etwa 10 Lichtjahren). Der »Superjet« HH 34 ist
damit einer der 1angsten bekannten Jets Uberhaupt.

In zwei weiteren Himmelsfeldern konnten ebenfalls
bereits bekannte Jets Uber eine langere Distanz verfolgt
werden als bis dahin vermutet. Beispiel: der Jet von
RNO 43 (Abbildung 1V.6). Er erstreckt sich insgesamt
Uber mehr als 1000 Bogensekunden, was einer linearen
Ausdehnung von 2.29 pc (7.5 Lj) entspricht. Die vermu-
tete ndrdliche Kopfwelle (HH 245) zeigt eine Struktur,
die an ein Strichmannchen mit Armen und Beinen erin-
nert. Solche Formen treten auch bei Computer-
simulationen von Jet-Strdmungen auf und unterstiitzen
die Hypothese, dal? es sich hier um die Kopfwelle des
Jets handelt. Interessant an diesem System ist seine S
Form: Etwa 280 Bogensekunden nérdlich und 170
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Abb.IV.6: Der Jet von RNO 43. Die beiden Teilchenstrahlen
enden wahrscheinlich bel HH 244 und HH 245.

Bogensekunden sudlich der nur im Radiobereich
erkennbaren Quelle wird die Strémung um etwa 40 Grad
abgelenkt.

In einem weiteren Feld um HH 24 wurde ein sehr
komplexes System von insgesamt acht Jets ausgemacht.
Sie erreichen Langen bis zu 500 Bogensekunden, ent-
sprechend 1.1 Parsec (3.6 Lichtjahren).

Aus der Erkenntnis, da3 die Jets wesentlich ausge-
dehnter sind al's bisher angenommen, sind verschiedene
Konseguenzen zu ziehen. Zum einen 183t sich aus der
Jet-Lange und der Geschwindigkeit des Gases das dyna-
mische Alter der Jets errechnen: Die Jets sind drei- bis
zehnmal dter als zunéchst angenommen. Das Alter des
HH-34-Jets beispiel sweise betragt 3000 bis 5000 Jahre,
jenes des RNO-43-Jets sogar 11000 Jahre. Auch die
anderen untersuchten Strdmungen sind um die 8000
Jahre alt. Der Massenverlust durch die Jets betrégt etwa

108 Sonnenmassen pro Jahr. Das heif}t, ein T-Tauri-
Stern verliert in dieser Entwicklungsphase insgesamt
104 Sonnenmassen.

Auch der gesamte Impuls |&3t sich abschétzen, den
die Stromungen im Laufe ihrer Existenz an das umge-
bende Medium Ubertragen. Es ergeben sich jetzt wesent-
lich hohere Werte al's bislang angenommen, ndmlich 0.5
bis 10 Sonnenmassen X km/s. Diese Werte sind mit dem
Impuls zu vergleichen, den die sogenannten molekularen
Stromungen mitfihren. Diese Molekilstrome, die an-
hand der Linienemission ihrer CO-Moleklle im Ra
diobereich nachgewiesen wurden, sind ebenfalls meist
bipolar und besitzen etwa dieselbe Ausrichtung wie die
Jets, sind wesentlich geringer kollimiert und viel langsa-
mer (ihre Radialgeschwindigkeiten liegen bei einigen
zehn Kilometern pro Sekunde), fiihren aber viel grof3ere
Gasmassen mit sich. Bislang war der urséchliche
Zusammenhang dieser beiden Stromungsarten unklar.
Da sich jetzt aber herausstellt, dal3 der von den Mole-
kilstromungen mitgefUhrte Gesamtimpuls von 1 bis 20
Sonnenmassen X km/s gréenordnungsmaliig demjeni-
gen der Jets entspricht, ist es durchaus mdglich, daid die
stellaren Jets die Molekilstromungen antreiben. Dies
schien bisang ausgeschlossen, weil der von den Jets
mitgefuhrte Impuls viel zu gering zu sein schien.

Die Jets zeichnen sich in der Mehrzahl durch hohe
Kollimation und ausgesprochene Linearitét aus. Wie bei
den Jets von HH 34 und RNO 43 bereits beschrieben,
werden alerdings auch Richtungsdnderungen beobach-
tet. Sie konnen verschiedene Ursachen haben: Dich-
tegradienten oder starke Verdichtungen im interstellaren
Medium, »Seitenwinde« anderer Jets, Strdmungsin-
stabilitdten oder auch ein Taumeln (Prézession) der
Jetquelle. Die Prézession sollte sich etwa symmetrischin
den beiden Jets einer Quelle aulRern. Dieser Fall wére
besonders interessant, weil er Informationen Uber den
Zustand der jungen Zentralsterne liefert.

Sowohl bei HH 34 als auch bel RNO 43 erscheint
Prézession jedoch eher unwahrscheinlich. Hinter der
Biegung des HH-34-Jets scheint sich der Strahl plétzlich
aufzuweiten — ein Effekt, den man erwarten wirde,
wenn die Strdmung von einem Hindernis, wie einer
dichten Wolke, abgelenkt wird. Bei RNO 43 erfolgt die
Ablenkung abrupt und um einen grof3en Winkel von
etwa 40 Grad, so dal’ auch hier ein ulferer Einflul3, etwa
eine Verdichtung im umgebenden Medium, as wahr-
scheinlichste Ursache angesehen werden muf3.

Es gilt heute als sicher, da’ es sich bei den Jet-
Quellen um T-Tauri-Sterne handelt, die von einer Staub-
scheibe umgeben sind, wobel die Jets senkrecht zur
Scheibenebene in den Raum austreten. In einem Fall
(HH-30-Jet) konnten die Forscher am MPIA den Jet bis
40 Astronomische Einheiten an die Quelle heran nach-
weisen. Dort besitzt der Strahl bereits einen Durch-
messer von 40 Astronomischen Einheiten. Aus theoreti-
schen Griinden gilt es a's sehr wahrscheinlich, daf3 der
Jet bereitsin einigen Sternradien Abstand von der Quelle
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mit einem geringen Durchmesser entsteht. Danach, das
belegen die Beobachtungen, weitet sich der Strahl
zunéchst stark um etwa 60 Grad auf und verlduft dann
Uber Lichtjahre hinweg stark kollimiert.

Weitgehend ungeklart ist nach wie vor die Frage, ob
der Stern selbst den Jet produziert oder ob dieser von der
zirkumstellaren Scheibe ausgeht. Zwei am MPIA durch-
gefuhrte Studien fuhrten1997 bei diesem Problem ein
Stiick weiter. Uberwiegend mit dem 2.2-Meter- und 3.5-
Meter-Teleskop auf dem Calar Alto wurden insgesamt
38 T-Tauri-Sterne spektroskopisch untersucht, welche
Emission verbotener Linien, insbesondere [SII], [NII]
und [Ol], zeigen. Diese Gruppe von T-Tauri-Sternen ist
nicht mit sichtbaren Jets assoziiert. Die Doppler-Ver-
schiebungen der Emissionslinien zeigen aber, daf in
unmittelbarer Umgebung der Sterne ein stellarer Wind
existiert. Interessant hieran ist, da3 sich zwel Stro-
mungskomponenten nachweisen lassen: eine langsame
Komponente mit Geschwindigkeiten zwischen -5 und
—20 km/s und eine schnelle Komponente mit Ge-
schwindigkeiten zwischen —50 und —150 km/s.

Die langsame Komponente erreicht bereits in etwa
0.2 Bogensekunden Abstand vom Stern (entsprechend
30 Astronomischen Einheiten) ihre grofite Helligkeit,
wahrend die schnelle Komponente erst in einer
Entfernung von etwa 0.6 Bogensekunden (90 Astro-
nomischen Einheiten) ihr Maximum hat. Sehr wahr-
scheinlich entstehen diese Winde aber wesentlich néher
am Stern. Uberdies |43t sich aus den Spektren ablesen,
dai3 der langsame Wind typischerweise dichter und nied-
riger angeregt ist a's die schnelle Komponente.

Die neuen Beobachtungsdaten stimmen mit einem
Modell Uberein, in dem der schnelle Wind in einem Jet
entsteht, dessen Teilchendichte mit zunehmender
Entfernung vom Stern abnimmt, wahrend die Anregung
steigt. Der langsame Wind ist anscheinend réaumlich von
dem anderen Wind getrennt und wird moglicherweise
von der zirkumstellaren Scheibe erzeugt.

Warum einige T-Tauri-Sterne einen Jet erzeugen,
andere aber nicht, ist nicht geklért. Denkbar wére, dal? es
sich bei den am MPIA untersuchten zwei Gruppen um
Sterne in verschiedenen Entwicklungsstadien handelt.
So kénnten die Jet-Quellen jinger sein as die T-Tauri-
Sterne mit den beobachteten schnellen und langsamen
Winden. Fir diese Vermutung spricht, dal3 letztere
Sterne im allgemeinen nicht so tief in den umgebenden
Staub eingebettet sind und daher auch optisch heller
erscheinen.

Der Einflu von Magnetfeldern

Schon seit langem wird vermutet, dal3 Magnetfelder
bei der Kollimierung der stellaren Winde und mogli-
cherweise auch bei der Teilchenbeschleunigung eine
bedeutende Rolle spielen. 1997 gelang erstmals der
Nachweis eines Magnetfeldes in Zusammenhang mit der

Ausstromung eines jungen Sterns. Untersuchungsobjekt
war T Tauri, der Namensgeber der jungen Sterne gerin-
gerer Masse. Dieser Stern mit seiner sehr komplex struk-
turierten Umgebung hat sich in den vergangenen Jahren
immer deutlicher as wenig typischer T-Tauri-Stern
erwiesen. T Tauri ist ein Doppelstern, von dem nur die
nordliche Komponente im optischen Bereich sichtbar ist.
(Einige Astronomen vermuten sogar eine dritte
Sternkomponenten in diesem System.) Der sudlichen
Komponente ist so vid dichter Staub vorgelagert, dal3
sie nur im Infrarotbereich nachweisbar ist. Am Mauna-
Kea-Observatorium liefen sich am UKIRT mit der
Kamera MAX des MPIA und mit dem ebenfalls vom
MPIA gelieferten Kippspiegel (Kapitel 1.1) réumlich
hochaufgel0ste Aufahmen bei einer Wellenlénge von
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Abb.IV.7: (a) Der Nebel um T Tauri. Die Falschfarben geben
die Strahlung bei verscheidenen Wellenldngen wieder: rot
stammt von Wasserstoffmolekdlen (H,, bei 2.2 um), griin von
ionisiertem Schwefel ([SII]) und blau von Wasserstoff (Ha).
Die bogenférmigen Strukturen sind vermutlich Stof3fronten im
ausstromenden Gas. Eine mogliche Geometrie des Systems
veranschaulicht (b). Im grofRen Bild eine Seitenansicht, im klei-
nen Einsatz der Blick von der Erde aus.
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Abb.IV.8: Radiokarte des Gebietes um T Rauri bei einer
Wellenlange von 6 cm. Rechts- und linkszirkular polarisierte
Strahlung (rote und schwarze Konturen) deutet auf ausgedehn-
te Magnetfelder hin.

2.122 . erstellen. Sie zeigen die Emission von moleku-
larem Wasserstoff bis in Entfernungen von 15
Bogensekunden (900 Astronomischen Einheiten) vom
Stern. Diese ineinandergeschachtelt wirkenden bogenar-
tigen Strukturen kdnnten die Kopfwellen ausstrémenden
Gases sein, dasin Stol3¥fronten angeregt wird (Abbildung
IV.7).

Diese Untersuchungen bestétigen andere Studien im
nahen und mittleren Infrarot, wonach jeder der beiden
Sterne von einer zirkumstellaren Scheibe umgeben ist,
von der eine jet-ghnliche Strémung ausgeht, und die bei-
den Strémungen stehen nahezu senkrecht zueinander. Es
ist allerdings kaum vorstellbar, wie ein Doppel-
sternsystem zwei orthogonale Jets erzeugen kann, wenn
die Jet-Achsejeweils senkrecht zur Scheibenebene steht.
Des Rétsels Losung liegt wahrscheinlich darin, dafd wir
in einem geringen Winkel von etwa 20 Grad nahezu
senkrecht auf die Jets schauen. Zwel Jets mit nicht exakt
identischer réumlicher Ausrichtung der Jetachse werden
dann in der Projektion an den Himmel stets als nahezu
senkrecht zueinander erscheinen.

In einer internationalen Kollaboration konnten
Astronomen vom MPIA durch Radiobeobachtungen mit
dem Interferometer MERLIN in Jodrell Bank (UK) zir-
kular polarisierte Radiostrahlung aus Gebieten mit auss-
gehnten Magnetfeldern um beide Komponenten von T
Tauri nachweisen. Die Felder missen sich einige zehn
Astronomische Einheiten weit von den Sternen ausbrei-
ten und in den AuRengebieten eine Stérke von einigen
Gauld besitzen (Abbildung 1V.8). Dies ist der erste
Nachweis eines Magnetfeldes um einen jungen Stern bis
in solch grofie Entfernungen. Dasum T Tauri-Sud ermit-

telte Feld besitzt etwa dieselbe Ausrichtung wie eine der
beiden Gasstrémungen. Es erscheint plausibel, dafl3 die
Magnetfelder urséchlich mit der Kollimierung der
Strémung zusammenhéangen und dal die Felder mogli-
cherweise in Stof3fronten komprimiert werden. Dies
wirde ihre vergleichsweise hohe Stérke erkléren.

Doppel- und Mehrfachsysteme
bei jungen Sternen

T-Tauri-Sterne

Die Sonne gehdrt als Einzelstern zu einer Minderheit.
Eine Untersuchung der schweizer Astronomen Antoine
Duguennoy und Michel Mayor hatte Anfang der 90er
Jahre gezeigt, dal? von 164 sonnendhnlichen Haupt-
reithensternen (vom Spektraltyp G) bis in eine Ent-
fernung von 72 Lichtjahren nur rund ein Drittel
Einzelsterne sind. Alle tibrigen Objekte sind Mitglieder
von Doppel- oder Mehrfachsystemen. Ungeklért war
aber, ob diese Verteilung eine direkte Folge der
Sternentstehung ist, oder ob sie sich aus der Entwicklung
zur Hauptreihenphase hin erkléren 18%t. Diese Frage
sollten Infrarotbeobachtungen im Sternentstehungs-
gebiet Taurus-Auriga kléren, die 1993 eine Arbeits-
gruppe am MPIA durchfiihrte. Sie suchte mit Hilfe der
Speckle-Interferometrie bei 104 jungen T-Tauri-Sternen
nach nahen Begleitern. Mit dieser Technik erreichten die
Astronomen am 3.5-Meter-Teleskop des Calar Alto eine
réaumliche Aufldsung von 0.13 Bogensekunden, so dafd
sie auch sehr enge Mehrfachsysteme al's sol che erkennen
konnten.

Die Studie ergab, dal? 42 Prozent der untersuchten
jungen Sterne einen Begleiter im Abstand zwischen 18
und 1800 Astronomischen Einheiten besitzen. Das ist
nahezu doppelt so viel wie bei den Hauptreihensternen.
Korrigiert man fur die nicht erfaldten engeren und sehr
weiten Systeme, unter der Annahme, dal? die gleiche
Abstandsverteilung wie bel Hauptreihensternen gilt, so
kommt man zu dem Uberraschenden Ergebnis, dal3 nahe-
zu ale Sterne in Doppel- und Mehrfachsystemen entste-
hen.

Bei den damals ausgewdahiten Objekten handelte es
sich um 46 sogenannte klassische T-Tauri-Sterne, die
sich durch eine starke Wasserstoff-(Ha))-Emission aus-
zeichnen. Nach einer Studie mit dem Rontgensatelliten
ROSAT scheint jedoch die Uberwiegende Zahl junger
Sterne nur schwache Emissionslinien im sichtbaren
Bereich (»weak-lined« T-Tauri-Sterne), dafiir aber
Rontgenemission zu zeigen. Aus diesem Grunde wurde
die beschriebene Untersuchung an Sternen aus dem
ROSAT-Katalog im Taurus-Gebiet wiederholt.

Die zweidimensional e Speckle-Interferometrie wurde
am 3.5-Meter-Teleskop des Calar Alto durchgefihrt, die
2.2-Meter-Teleskope auf dem Calar Alto und auf La Silla
standen fir die Beobachtung weiter Doppelsterne und
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fur Photometrie zur Verfigung. Ergénzt wurden die
Beobachtungen durch Direktaufnahmen mit dem 1.23-
Meter-Teleskop des Calar Alto. Zum Einsatz kam die
Infrarotkamera MAGIC bei einer Wellenlénge von 2.2
um, mit der sich zwei Sterne im Abstandsbereich zwi-
schen 0.13 und 13 Bogensekunden (entsprechend 18 bis
1800 Astronomischen Einheiten in der Entfernung des
Taurus-Gebietes) nachweisen liefen.

Von 74 Uberwiegend wesk-lined T-Tauri-Sternen aus
dem ROSAT-K atalog erwiesen sich 29 als Doppel-, 6 als
Dreifach- und einer as Vierfachsystem. Diese Zahlen
missen jedoch aufgrund verschiedener Effekte korri-
giert werden.

Zunéchst besteht die Méglichkeit, dal einige der wei-
ten Systemen keine echten Doppelsterne sind, sondern
bloRR zwei unabhéngige Sterne, die in der Projektion an
den Himmel zufélig nahe beieinander stehen. Aus einer
Analyse der mittleren Sterndichte in dem beobachteten
Feld a3t sich die Wahrscheinlichkeit solcher Kon-
stellationen errechnen und berticksichtigen. Demnach
sind im betrachteten Datensatz rein statistisch 2.4
Doppel- und 1.7 Dreifachsysteme a's solche zuféligen
Assoziationen zu erwarten.

AuRBerdem ist bei den ROSAT-Daten ein Auswahl-
effekt zu berlicksichtigen. Da ROSAT Mehrfachsysteme
nicht auflésen kann, erscheinen diese heller als die Ein-
zelsterne, well sich die Rontgenemission ihrer Kompo-
nenten addiert. Das bedeutet, dal3 einige Mehrfach-
systeme Uber die untere Nachwei sgrenze angehoben und
nachgewiesen werden, wahrend die entsprechenden
Komponenten einzeln zu schwach gewesen waéren.
Dadurch wird der Anteil an Mehrfachsternen kinstlich
erhoht. Auch dieser Effekt lief? sich abschétzen.

Nach Bericksichtigung aller Effekte blieben schlief3-
lich 70 Sterne, davon 27 Doppel-, zwei Dreifach- und
ein Vierfachsystem. Ein Vergleich mit der Studie aus
dem Jahre 1993 zeigte ein nahezu identisches Ergebnis.
Es war daher erlaubt, die Zahlen aus beiden Untersu-
chungen zwecks besserer Statistik zu addieren. Damit
standen insgesamt 174 junge Sterne zur Verfugung.

Um das Ergebnis mit demjenigen der Studie der
Hauptreihendoppel sterne vergleichen zu kénnen, waren
die gemessenen projizierten Abstande in Umlauf-
perioden umzurechnen. Dies geschah mit statistischen
Argumenten, wobei als Masse der T-Tauri-Sterne eine
Sonnenmasse angenommen wurde. Die gemessenen
Absténde zwischen 0.13 und 13 Bogensekunden ent-
sprechen damit Perioden zwischen 86 und 86 000 Jahren
(Abbildung 1V.9).

Zunéchst einmal finden sich unter den 174 T-Tauri-
Sternen 85 Begleiter in Zwei-, Drei- oder Vier-
fachsystemen, was einem Anteil von 49 Prozent ent-
spricht. Das ist nahezu doppelt so viel wie die von
Duquennoy und Mayor ermittelten 25 Prozent bel G-
Hauptreihensternen. Dabei ist zu berlicksichtigen, dal3
engere Systeme mit kleineren Perioden als 86 Jahre mit
der Speckle-Methode nicht gefunden werden konnten.

Die Periodenverteilung mit einem Maximum um 430
Jahre zeigte keinen signifikanten Unterschiede zwischen
den klassischen und den weak-lined T-Tauri-Sternen.

Als interessant erwies sich eine Analyse der Leucht-
kraftverhaltnisse der Sternkomponenten in Abhangigkeit
von ihrem gegenseitigen Abstand. Dazu wurden zwei
Gruppen gebildet: 1) nahe Systeme mit Absténden zwi-
schen 0.13 und 1.3 Bogensekunden (entsprechend 18 bis
180 Astronomischen Einheiten), und 2) weite Systeme
mit Absténden zwischen 1.3 und 13 Bogensekunden
(180 bis 1800 Astronomischen Einheiten). Diese etwas
willkirlich erscheinende Trennung basierte auf der
Beobachtungstatsache, dal? der typische Radius proto-
planetarer Scheiben bel 150 bis 200 Astronomischen
Einheiten zu liegen scheint.

Es stellte sich heraus, dal? bei weiten Paaren kleine
L euchtkraftverhédltnisse Uberwiegen, die T-Tauri-Sterne
also vorwiegend massearme Begleiter besitzen. Bel
engen Systemen sind die L euchtkraftverhal tnisse nahezu
gleichmédig verteilt, mit einer leichten Bevorzugung
grof3er Verhéltnisse, also von Paaren vergleichbarer
Masse (Abbildung 1V.10).

Dieser interessante Befund sollte statistisch noch bes-
ser abgesichert werden. Er entspricht aber einer Vor-
aussage von Sternentstehungsmodellen unserer Theo-
riegruppe (s.u.), wonach in einem engen Paar die mas-
sedrmere Komponente aus der umgebenden Staub-
scheibe mehr Materie aufnimmt als die massereichere,
sodal’ sich die Massen der beiden Komponenten einan-
der angleichen. In einem weiten System sammelt vor-
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Abb.1V.9: Haufigkeit von Doppel systemen in Abhéngigkeit
von der Periode bzw. dem projizierten Abstand der Kom-
ponenten. Das Histogramm gibt die Verteilung der T-Tauri-
Sterne aus der MPIA-Studie an, die gelbe Kurve gilt fir ent-
wickelte Hauptrei hensterne der Sonnenumgebung.
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Abb.IV.10: Das Verhaltnis der gemessenen Strahlungsfllisse
bei 2.2 um fir weite und enge Paare. Die gestrichelten
Histogramme gelten fir weak-lined T-Tauri-Sterne, die offenen
fur klassische T-Tauri-Sterne. Die T-Tauri-Sterne in weiten
Paaren besitzen offenbar vorwiegend lichtschwachere, mas-
sedrmere Begleiter.

nehmlich der Primérstern Staub auf, wodurch sich der
Massenunterschied verstérkt.

Das wesentliche Ergebnis der Arbeiten von 1993 und
1997 aber ist, dal3 offensichtlich die Haufigkeit von
Doppelsternen von der Entstehungsphase bis zur
Hauptreihe abnimmt. Konsequenzen aus dieser neuen
Erkenntnis werden im Anschlul? an das folgende K apitel
kurz diskutiert.

Herbig-Ae/Be-Doppelsterne

T-Tauri-Sterne sind sonnenghnliche Sterne mit
Massen bis zu etwa zwei Sonnenmassen. Angeregt durch
das oben beschriebene Ergebnis, wollte die Heidelberger
Gruppe ihre Studie auf junge massereichere Sterne im
Bereich zwischen zwei und acht Sonnenmassen, soge-
nannte Herbig-Ae- und Be-Sterne, ausdehnen. Dazu
konnte sie teillweise auf dltere Beobachtungen aus den
80er Jahren zurtickgreifen, die neuen Daten wurden
Uberwiegend mit der Infrarotkamera MAGIC auf dem
Calar Alto sowie in einigen Féllen bei der ESO gewon-
nen. Urspriinglich dienten die Beobachtungen dazu, zir-
kumstellare Gas- und Staubhilllen nachzuweisen, wes-
wegen Ae- und Be-Sterne mit besonders intensiver
Infrarotstrahlung ausgesucht worden waren.

Die Extinktion des zirkumstellaren und interstellaren
Staubes erschwert die Bestimmung solcher Grolen, wie
Temperatur, Masse und Leuchtkraft der beobachteten
Sterne. Da es bei der MPIA-Studie jedoch im wesentli-
chen um die Frage nach der Doppelsternhéufigkeit ging,
konnten sich die Astronomen auf ein einfaches Modell

zur Abschétzung dieser Parameter beschrénken. Dabel
gingen sie davon aus, dald die Sterne von thermisch
strahlenden, geometrisch diinnen Scheiben umgeben
sind (Abbildung 1V.11). So lie sich mit den Beob-
achtungsdaten die Temperaturverteilung der zirkumstel-
laren Materie in Abhéngigkeit vom Abstand zum Stern
grob modellieren.

Es lagen Beobachtungsdaten von 26 Ae- und Be-
Sternen in verschiedenen Wellenldngenbereichen im
nahen und mittleren Infrarot vor, wobei auch auf
Beobachtungen anderer Gruppen zurilickgegriffen wer-
den konnte. Diese Auswahl ist somit weder besonders
grof3 oder vollsténdig noch homogen. Dennoch erlaubt
sie bereits einige interessante Schilisse.

Von den 26 Objekten besitzen elf einen Begleiter.
Funf davon haben gegenseitige Abstdnde von weniger
als einer Bogensekunde, entsprechend 160 Astro-
nomischen Einheiten. Sie wurden fast ale von der
Heidelberger Gruppe entdeckt. Acht Begleiter befinden
sich in Absténden zwischen 50 und 1300 Astro-
nomischen Einheiten vom Primérstern, die drei anderen
sogar zwischen 2000 und 3600 Astronomischen
Einheiten. Bel diesen Koérpern ist es nicht ausgeschlos-
sen, dal3 sie nur in der Projektion am Himmel relativ
nahe am jeweiligen Ae- oder Be-Stern stehen, ohne mit
ihm ein gravitativ gebundenes Paar zu bilden.

Aus dieser kleinen Gruppe leitet sich eine Dop-
pelsternhdufigkeit von (31 + 10) % oder (42 + 13) % &b,
je nachdem, ob man die drei entfernten Begleiter mit-
rechnet oder nicht. Um dies mit der Studie der Haupt-
reithendoppel sterne vergleichen zu kénnen, mufiten die
gemessenen projizierten Absténde wie bei den T-Tauri-
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Abb.1V.11: Modellierung der gemessenen Spektralverteilung
(Punkte) eines Ae/Be-Sterns am Beispiel HK Ori A und B.
Komponente A (Sternchen) dominiert Gber Komponente B
(Dreiecke).
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Tabelle.IV.1: Beobachtete Ae/Be-Sterne und ihre mutmal3-
lichen Begleiter.

Quelle Leuchtkraft Ref. Typ
System Begleiter
LkHo 198 160 L, 100L, 1,2 Ae/Be
Elias 1 38 Lg ~03L, 3,4 WITTS?
HK Ori 41 Ly ~5L, 54 TTau
T Ori 130 Lg <2l 5,6 TTau?
V380 Ori 180L, ~50L, 5,4 Ae/Be?
LkHa 208 270L, =~100L, 5,4 Ae/Be?
Z CMa ~3000L, 2100L, 7,8 Ae/Be?
HR 5999 135 L, 39L, 5,9 TTau
KK Oph 35 L, 5-10Ly 5,4 TTau?
LkHo 234 2300 L ? 5,10 Ae/Be?
MWC 1080 6500L, =~250L, 4 Ae/Be

a) »weak-lined« T-Tauri-Stern

Ref.: (1) Charvarria 1985; (2) Lagage 1993; (3) Berilli 1992;
(4) diese Arbeit; (5) Hillenbrand 1992; (6) Hillenbrand 1995;
(7) Hartmann 1998; (8) Koresko 1991; (9) Stecklum 1995;
(10) Cabrit 1995b.

Sternen statistisch in Umlaufperioden umgerechnet wer-
den. Es ergaben sich Werte zwischen 320 und 20 000
Jahren sowie 100000 Jahre fur die drei mutmal3ichen
weiten Systeme. In diesem Bereich fanden die schweizer
Astronomen einen Anteil von 15 Prozent bzw. 18 Pro-
zent an G-Doppelsternen. Die neuerliche Untersuchung
am MPIA kommt daher zu einem vergleichbaren
Ergebnis wie schon bei den T-Tauri-Sternen: Es deutet
sich auch bei den massereicheren Ae- und Be-Sternenim
Vergleich zu den Hauptreihensternen eine Uberhaufig-
keit um einen Faktor zwei an. Ein direkter Vergleich mit
A- und B-Hauptreihensternen war wegen fehlenden
Datenmaterials nicht méglich. Andere Untersuchungen
lassen aber vermuten, dal3 die Doppelsternhaufigkeit
nicht signifikant mit dem Sterntyp variiert.

Essind vor allem zwei Effekte, die das Ergebnis ver-
falschen konnten: Zum einen lieffen sich mit der
Speckle-Interferometrie keine Begleiter nachweisen,
deren Abstand vom Ae-Stern geringer ist as 0.1
Bogensekunden (oder 16 Astronomische Einheiten) und
die um mehr als einen Faktor 20 lichtschwécher sind.
Zum anderen konnten, wie erwahnt, einige der weiten
Paaren auch nur zufélig in der Projektion an den
Himmel beieinander stehende scheinbare Assoziationen
sein. Beide Effekte sind demnach gegenl&ufig und kénn-
ten sich nahezu aufheben.

Beim Vergleich der Paare fiel auf, dal3 das Hel-
ligkeitsverhéltnis von Primér- zu Sekundérstern zu
geringen Helligkeiten der Begleiter stark ansteigt
(Tabelle IV.1). Dies lief}e sich mit der urspriinglichen
Massenfunktion (initial mass function) junger Sterne
erkléren, wie sie 1979 von Miller und Scalo angegeben
wurde: Nach ihr sollten 75 Prozent aler Ae-Sterne mit
drei Sonnenmassen einen Begleiter mit weniger as 0.5
Sonnenmassen besitzen.

Die beiden Doppelsternstudien an T-Tauri- sowie an
Herbig-Ae- und Be-Sternen filhren aso zu der Erkennt-
nis, dal3 die Haufigkeit von Doppelsternsystemen von
der Entstehungsphase bis zur Hauptreihe abnimmt. Dies
steht in Einklang mit Ergebnissen von Computersimu-
lationen, wie sie unter anderen auch die Theoriegruppe
des MPIA durchfiihrt (siehe unten.). Sie belegen, dai3
sich in einer kontrahierenden Gaswolke durch Frag-
mentation so gut wie immer ein Mehrfachsystem bildet.
Durch gravitative Wechselwirkung der Systeme unter-
einander sowie durch Bahninstabilitdten werden jedoch
haufig einzelne Sterne aus diesen Systemen herausge-
schleudert .

Eine andere Erklarungsmdglichkeit ware, dal spezi-
elle im Taurus-Auriga-Komplex herrschende Bedin-
gungen bewirken, dald dort Uberdurchschnittlich viele
Mehrfachsysteme entstehen. Dies stiinde in Uberein-
stimmung mit einer theoretischen Arbeit aus dem Jahre
1994, nach der sich in kiihlen Wolken mehr Mehr-
fachsysteme bilden alsin warmeren. Bestérkt wird diese
Hypothese durch zwel Untersuchungen aus den Jahren
1994 und 1995, die in den wérmeren Sternentste-
hungsgebieten Ophiuchus und Scorpius-Centaurus einen
geringeren Anteil an Mehrfachsystemen ergaben, der
fast genau demjenigen der Hauptreihensterne entsprach.
Um diese Hypothese zu testen, laufen derzeit mehrere
Untersuchungen an Mehrfachsystemen in verschiedenen
Sternentstehungsgebieten.

Dariiber hinaus hat die Erkenntnis, dal3 fast alle jun-
gen Sterne Mehrfachsystemen angehdren, Auswirkun-
gen auf die Altersbestimmung junger Sterne. Untersucht
man némlich junge Sterne, ohne zu wissen, dal3 sie einen
Begleiter besitzen, so Uberschétzt man deren Leucht-
kraft. Dadurch ordnet man sie im Hertzsprung-Russell-
Diagramm zu weit oben ein, wo sich gemal3 der theore-
tische berechneten Entwicklungswege jingere Sterne
aufhalten: die Sterne werden dadurch als zu jung einge-
stuft. Bei den massedrmeren T-Tauri-Sternen kann dieser
Effekt im ermittelten Alter einen Faktor zwei bis drei
ausmachen. Bei den Ae- und Be-Sternen ist er nicht so
stark ausgepragt, weil hier das Leuchtkraftverhadltnisvon
Haupt- zu Begleitstern im allgemeinen grof3er ist und
somit die Helligkeit des Hauptsterns dominiert.

Leuchtkréaftige Blaue Veranderliche —
Vorlaufer der Supernovae vom Typ 11?

Wenn ein Stern seinen Brennstoffvorrat nahezu ver-
braucht hat, setzen in seinem Inneren Vorgange ein, die
eine Veranderung der Leuchtkraft, der Farbe, der Grofie
und anderer beobachtbarer Eigenschaften nach sich zie-
hen. Im sogenannten Hertzsprung-Russell-Diagramm
bewegt sich der Stern jetzt von der Hauptreihe, auf der
er wahrend der ruhigen Brennphase verblieben ist, fort.
Wie das Endstadium im Detail verlauft, hangt fast
ausschliefdlich von der Masse des Sterns ab.
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Ein sonnenghnlicher Stern bléht sich gegen Ende sei-
nes L ebenslaufs zu einem Roten Riesen auf. Dabei wird
er kiihler, seine Farbe rétet sich, und sein Durchmesser
nimmt um das Hundertfache zu. Auferdem gibt er einen
erheblichen Teil seiner auReren Schichten als Teil-
chenwind an seine Umgebung ab. Diese Gashllle leuch-
tet spéter als Planetarischer Nebel auf. Der Sternendet al's
Weil3er Zwerg.

Massereichere Sterne enden spektakulérer. Sie ent-
wickeln sich zu Blauen Uberriesen, die ebenfalls einen
Grofdteil ihrer Substanz in Form eines Windes abgeben.
Schliefdlich explodieren sie als Supernovae vom Typ |1
und hinterlassen einen schnell rotierenden Neutronen-
stern oder ein Schwarzes Loch.

Der Ablauf der letzten Entwicklungsphase ist nicht
genau bekannt. Er héngt nicht nur von der Masse, son-
dern auch von der chemischen Zusammensetzung der
Sternmaterie ab. Entscheidend fiir diese Phase ist, wie-
viel Materie der Stern bis zu seiner Explosion in den
Weltraum abblast. Da diese GroRRe kaum bekannt ist,
[&’t sich die Endphase nur mit einiger Unsicherheit theo-
retisch nachvollziehen. Und da die Entwicklung vom
Hauptreihenstern zur Supernova verhaltnismafdig schnell
verlauft, sind auch nur wenige Sterne bekannt, von
denen man vermutet, dai3 sie sich in diesem Ubergangs-
stadium befinden. Zu diesen Objekten gehdren die
Leuchtkréftigen Blauen Veranderlichen (LBVS).

Generell zeichnen sich LBV s durch folgende Eigen-
schaften aus: Sie sind Blaue Uberriesen mit mehr als 10°
Sonnenleuchtkraften, ihr Spektraltypist O bisA, sie zei-
gen Helligkeitsvariationen von mindestens einer halben
Grofenklasse, und sie erzeugen einen starken Teilchen-
wind. Haufig sind sie von achsensymmetrischen, bipola-
ren Nebeln umgeben. Zu den bekanntesten LBV s z&hlt
Eta Carinae in der Grof3en Magellanschen Wolke, ein
massereicher Stern, der von einem kohlenstoffreichen
Nebel umgebenist.

LBVssind auch im Infrarotbereich sehr hell. Beob-
achtungen der sie umgebenden Nebel im Wellenlangen-
bereich von 10 bis 20 um erscheinen aus drei Griinden
besonders aufschluf¥reich: 1) Die Extinktion des zirkum-
stellaren und interstellaren Staubesist sehr gering. 2) Die
Materie des Nebelsist optisch diinn, und damit ist eine
Massenabschatzung moglich. 3) Die Kontamination
durch das Licht des Sternsist geringer alsim visuellen
Spektralbereich.

Eine Gruppe am MPIA studierte 1997 eingehend einen
LBV mit der Bezeichnung HD 168625. Sie verwendete
dafUr die am MPIA gebaute InfrarotkameraMAX am 3.9-
Meter-UKIRT auf Hawaii (Kapitel ) und erhielt exzellen-
te Aufnahmen bei 4.7 um, 10.1 um, 11.6 um und 19.9 um
Wellenlénge. Dank des ebenfalls am MPIA gebauten Tip-
tilt-Spiegelswar die Auflésung der Aufnahmen beugungs-
begrenzt, es waren die ersten hochauflésenden Bilder
eines LBV im thermischen Infrarot. Sie ermdglichen das
Studium der Staubverteilung in der Umgebung des Sterns
mit enem bis dahin unerreichten Detailreichtum.

HD 168625 ist einer der wenigen LBVs am Nord-
himmel. Der Stern befindet sich derzeit in einem ruhigen
Stadium, in der Vergangenheit wurden aber Variationen
des Spektralindex von B2 bis B9.8 beobachtet. Er stofdt
einen Teilchenwind hoher Geschwindigkeit aus und ist
von einem nahezu ringférmigen Nebel mit 15 Bo-
gensekunden Durchmesser umgeben. Aufgrund bereits
vorhandener Beobachtungsdaten bestimmten die Hei-
delberger Astronomen die Entfernung von HD 168625
neu. Statt der bisher angenommenen 2200 pc (7000 Lj)
betrégt sie wahrscheinlich nur 1200 pc (4000 Lj). Diese
Anderung wirkt sich auf die abgeleiteten physikalischen
Sterngrofien (z. B. die Leuchtkraft) wie auch auf den
vermuteten Entwicklungsstand des Sterns aus. Es erge-
ben sich jetzt folgende physikalische Parameter: effekti-
ve Temperatur: 14000 K, Radius: 70 Sonnenradien,
Leuchtkraft: 1.7 X 10° Sonnenleuchtkréfte.

Auf der Aufnahme bei 11.6 um Wellenlange zeigt
sich ein den Stern umgebender elliptischer Staubring
mit den Ausmal’en 12 Bogensekunden X 16
Bogensekunden (Abbildung IV.12). Bel der angenom-
menen Entfernung von 1200 pc entspricht dies 0.07 X
0.09 pc (0.23 X 0.29 Lj). Der Ring ist nicht gleichmafiig
hell, sondern besitzt etwa an den Enden der grofen
Halbachse zwei bogenformige helle Teile. Er ist an der
Aulenkante scharf begrenzt, aber an der Slidseite unter-
halb der hellen Bbgen zeigt sich schwache diffuse
Emission. AuRRerdem weisen die beiden Bogen und die
beiden schwécheren Bogenteile des Nebel s unterschied-
liche Krimmungsradien und Krimmungszentren auf.
Das heifdt, der Nebel besitzt keine einfache elliptische
Form.

Abb.1V.12: Der Nebel des Leuchtkréftigen Blauen Veran-
derlichen HD168625. Die Falschfarben zeigen die vom Nebel
emittierte Infrarotstrahlung bei den Wellenldngen 4.7 um
(blau), 11.6 um (griin) und 19.9 wm (rot).
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Abb.IV.13: Der nach den neuen MelRdaten ermittelte Ent-
wicklungsstand des L euchtkréaftigen Blauen Veranderlichen

HD168625. Demnach handelt es sich um einen Blauen Uberrie-
sen mit etwa 24 Sonnenmassen.

Eine genaue Anayse zeigt, da’ sich diese Mor-
phologie weder durch einen den Stern umgebenden Ring
oder Torus noch durch eine Schale erklaren [&3t. Am
besten gibt eine bipolare Struktur die Beobachtungs-
befunde wieder: Die Astronomen vermuten, dal3 eine
Staubscheibe in der Aquatorebene des Systems liegt,
und dai3 ein bipolarer sanduhréhnlicher Nebel den Stern
umgibt, wobei der im Infraroten strahlende Staub sich in
einer dinnen Schale befindet. Da die Langsachse des
Nebels auf uns zu weist, erscheint uns der bipolare
Nebel in Form der zwei hellen Bégen. Mit einem einfa
chen Moddl, in dem etwa einen Mikrometer grofie
Staubteilchen angenommen werden, schédtzen die
Astronomen ab, daR der Nebel insgesamt 2.8 X 1073
Sonnenmassen an Staub enthalt, der im Infrarotbereich
von 4 um bis 300 um Wellenlange 5.7 X 10* Son-
nenleuchtkréfte abstrahlt.

Fir den Stern lie3 sich ein neues Entwick-
lungsszenario herleiten (Abbildung 1V.13). Demnach
betrug die Masse von HD 168625 auf der Hauptreihe 25
Sonnenmassen; von dort entwickelte sich der Stern
zunéchst zu einem Roten Uberriesen, als welcher er
einen 10 km/s schnellen Wind mit einer Rate von 2 X
107° Sonnenmassen pro Jahr abstielR. Danach entwickel-
te er sich zum Blauen Uberriesen und blast jetzt einen
183 km/s schnellen Wind ins All hinaus, wobei er pro
Jahr schatzungsweise 3 X 108 Sonnenmassen verliert.
Der heute sichtbare Nebel stammt noch aus der Phase
des Roten Uberriesen.

Wenn die Morphologie des Nebels tatséchlich bipolar
ist, muR auch der damalige Rote Uberriese den
Teilchenwind anisotrop abgegeben haben. Wodurch dies

bewirkt wurde, ist unklar. Eine Erklarungsmdglichkeit
lautet, da’3 der langsame Teilchenwind aufgrund der
Rotation des Sterns verstarkt in der Aquatorebene abge-
blasen wird und sich dort zu einer Scheibe verdichtet.
Eine andere Hypothese fuhrt das Phénomen auf einen
nahen, unsichtbaren Begleitstern zurlick. In diesem Fall
stromt das Gas von dem Roten Riesen zum Nachbarn
hintiber und bildet auf diese Weise die Scheibe. Diese
bewirkt nun, dal3 der spéter einsetzende schnelle Wind
nur noch senkrecht zu der scheibenférmigen dichten
Staubwolke entweichen kann.

Theoretische Arbeiten

Aufgabe der Astronomie ist es, die kosmischen
Phanomene zu beobachten und so zu interpretieren, dal?
die zahllosen unterschiedlichen Momentaufnahmen sich
in ein zeitliches Ablaufschema einfigen und so die
Entwicklung der Himmelskorper verstandlich wird.
Allerdings sind diese Abléaufe wegen der enormen
Zeitskalen so gut wie nie direkt beobachtbar. Hier kom-
men den Beobachtern die Theoretiker zur Hilfe. Sie kon-
nen in aufwendigen Computersimulationen die kosmi-
schen Abléufe nachvollziehen und die beobachteten
Phénomene zu deuten versuchen. Die Gruppe theoreti-
scher Astrophysiker am MPIA unterstiitzt mit ihren
Rechnungen die beobachtenden Kollegen. Nur wenn die
Modelle die beobachteten Phénomene adaquat wieder-
geben, kann man davon ausgehen, dal3 man die physika-
lischen Zusammenhénge verstanden hat.

Sternentstehung

Sterne entstehen beim Kollaps interstellarer Wolken,
die bis zu einigen Millionen Sonnenmassen an Gas und
Staub enthalten kénnen. Das Innere dieser Wolken ist
vor energiereicher UV-Strahlung geschiitzt, weswegen
sich dort sehr komplexe Molekile bilden kénnen. Man
nennt die Dunkelwolken daher auch Molekiilwolken.

Eine Molekilwolke kann sich unter der eigenen
Schwerkraft zusammenziehen, wenn die zum Wol-
kenzentrum gerichtete Gravitationskraft stérker as die
nach auffen gerichtete Druckkraft der Materieist. Bereits
zu Anfang des 20. .Jahrhunderts fand der englische
Mathematiker und Astronom Sir James Jeans aufgrund
bekannter physikalischer Gesetze heraus, wieviel Masse
eine Wolke gegebener Dichte und Temperatur minde-
stens enthalten muf3, damit sie instabil wird und sich
unter der eigenen Schwerkraft zusammenzieht. Diese
kritische Jeans-Masse betragt bei einer Temperatur von
20 Kelvin und einer Dichte von 3 X 10724 g cm3, ent-
sprechend 100 H,-Molekilen cm, etwa 400 Sonnen-
massen. Die Jeans-Masse gilt noch heute als mal3-
geblicher Parameter fUr das Einsetzen der Stern-
entstehung.
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Dall aus solch massereichen Gas- und Stauban-
sammlungen dennoch Sterne mit Massen von etwa 0.1
bis 100 Sonnenmassen entstehen, hat seine Ursache
darin, dafd die Wolken wéhrend der Kontraktionsphasein
mehrere ihrerseits instabile Fragmente zerfalen. In
einem grofien Wolkenkomplex bilden sich demnach im
allgemeinen sehr viele Sterne. Haben sich in einem spé-
teren Stadium die Reste der Wolke verfllchtigt, so wird
an dieser Stelle ein Sternhaufen sichtbar. Ein bekanntes
Beispiel sind die Plgjaden, ein offener Sternhaufen mit
etwa 3000 Mitgliedern, dessen Alter auf etwa 50 Mil-
lionen Jahre geschétzt wird.

Wenngleich die wesentlichen Phasen der Stern-
entstehung heute bekannt sind, bleiben doch noch ent-
scheidende Fragen offen: Unter welchen Bedingungen
bildet sich ein Einzelstern oder ein Mehrfach-Stern-
system, unter welchen ein Planetensystem? Welcher
Bruchteil der Gaswolke wird bei der Sternentstehung
verbraucht? Welchen Einflu haben Magnetfelder auf
die Stabilitét von Wolken und auf die Sternbildung? Mit
welcher Haufigkeit bilden sich Sterne verschiedener
Masse? I st diese sogenannte Massenfunktion universell,
und wenn ja, 183t sie sich theoretisch ermitteln? Von wel -
chen auferen Bedingungen héngt sie ab? Bekannt ist
bislang aufgrund von Beobachtungen, dal3 der Anteil der
Sterne mit abnehmender Masse ansteigt. Bis zu welcher
Masse aber setzt sich dieser Trend fort? Knickt diese
Relation bei einer bestimmten Mindestmasse ab? Diese
Frage ist deshalb besonders interessant, weil sie die
Héaufigkeit von Braunen Zwergen betrifft. Braune
Zwerge sind Objekte im Ubergangsbereich zwischen
Stern und Planet, der bei 0.08 Sonnenmassen vermutet
wird. Sie sind auRerst lichtschwach und daher nur sehr
schwer nachweisbar, weswegen ihr Anteil an der
Gesamtmasse im Weltall unbekannt ist.

Der Kollaps von Molekulwolken

Aus der Gesamtmasse des molekularen Gases im
Milchstral3ensystem und der Lebensdauer der in ihm
entstehenden Sterne &3t sich die mittlere Lebensdauer
der Molekilwolken zu einigen zehn Millionen Jahren
abschétzen. Gleichzeitig ergibt sich die sogenannte mitt-
lere Freifallzeit lediglich zu wenigen Millionen Jahren.
Die Freifalzeit ist der Zeitraum, innerhalb dessen die
Materie im freien Fall kollabiert ist, bis sie optisch dicht
wird. Wenn aber die Lebensdauer der Wolken rund
zehnmal grof3er ist as ihre Freifallzeiten, mul3 in ihrem
Inneren ein Mechanismus wirken, der sie zumindest eine
Zeitlang vor dem Kollaps bewahrt. Dieser Mechanismus
beeinfluf® die Sternbildungsrate in der Galaxis entschei-
dend.

Seit langerem ist aus Radiobeobachtungen bekannt,
dal3 das Gas im Inneren der Wolken stark turbulent ist
und sich mit Uberschallgeschwindigkeit bewegt. Stol3-
wellen laufen durch die Wolke hindurch und schiitzen

sie vor dem Kollaps. Bisherige Modellrechnungen hat-
ten jedoch ergeben, daf3 solche turbulenten Bewegungen
ihre Energie zu schnell, ndmlich etwa innerhalb der
Freifallzeit, in Form von Warme abgeben (dissipieren).
Die Stof3fronten werden also sehr schnell geddmpft und
verebben. Sie kdnnen somit den Kollaps der Wolken
nicht lange verhindern.

Man nahm an, dal3 Magnetfelder, die lokal einige
zehn Mikrogauf3 erreichen, sogenannte magnetohydro-
dynamische Turbulenzen auslésen, die ihre Energie
langsamer abgeben und somit die Wolke gegen den
Kollaps innerhalb der Freifallzeit stabilisieren. Erst zu
Beginn der neunziger Jahre wurden Modellrechnungen
maoglich, welche die Wechselwirkung des Gases mit
einem interstellaren Magnetfeld berticksichtigen kon-
nen.

In der Theoriegruppe des MPIA konnte mit der bis-
lang genauesten Computersimulation das Verhalten
magnetohydrodynamischer Wellen in einer Mole-
kilwolke dreidimensional nachvollzogen werden
(Abbildung 1V.14). Physikalischer Hintergrund solcher
Modelle ist die Entstehung sogenannter Alfvén-Wellen.
Hierzu stelle man sich ein homogenes Magnetfeld mit
paralle verlaufenden Feldlinien in einem teilweise ioni-
sierten Medium vor. In einem bewegten Gas werden die
Feldlinien von den (elektrisch geladenen) lonen mitge-
zogen und wie Gummibander in einem Teig in verschie-
dene Richtungen gedehnt. Dabel treten magnetische
Kréfte auf, die einerseits versuchen, die Magnet-
feldlinien wieder zu verkirzen. Dadurch entsteht in den
Feldlinien eine Welle, die sich entlang der Linien wiein
einem schwingenden Gummiband fortpflanzt. Gleich-
zeitig wirkt diese magnetische Welle wieder auf die
umgebenden lonen ein und treibt sie an. Dadurch ent-
steht senkrecht zu den Feldlinien eine Materiewelle, die
Alfvén-Welle.

Abb.1V.14: Dreidimensionale Computersimulation einer tur-
bulenten interstellaren Wolke. Bei dieser Rechnung wurde ein
urspriinglich vertikal angeordnetes, starkes Magnetfeld ange-
nommen, dasAnlal3 zu Alfvén-Wellen gibt.
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Abb.IV.15: Zeitliche Abnahme der turbulenten kinetischen
Energieim Inneren einer Wolkefir verschiedene physikalische
Bedingungen: isotherm (durchgezogene Linie), adiabatisch
(gepunktet), schwach magnetisiert (gestrichelt) und moderat
magnetisiert (strichpunktiert). Die Zeit ist in Einheiten von L/c
angegeben, wobei L die charakteristische Lange des betrachte-
ten Volumens und c die Schallgeschwindigkeit bedeuten.

Das zeitliche Verhalten von Alfvén-Wellen in
Gaswolken wurde am MPIA mit dem gitterbasierten
ZEUS-3D-Code auf einem SGI Origin-2000-Rechner
der Theoriegruppe simuliert. Ein weiteres, sogenanntes
SPH-Hydrodynamikprogramm lief auf einem Spe-
zialrechner der Gruppe mit sogenannten GRAPE
(Gravity Pipe)-Prozessoren. GRAPE ist eine spezielle
Hardware, die mit einer Geschwindigkeit von 5 Giga
flops pro Prozessor die mal3geblichen physikalischen
Gleichungen 16st. Es wurde mit einer Aufldsung von
2563 Gitterpunkten bzw. 350000 Teilchen gerechnet.
Zwei Félle wurden unterschieden:

1. ein starkes Magnetfeld, in dem die mittlere turbulen-
te Gasgeschwindigkeit in der Wolke gleich der Ge-
schwindigkeit der Alfvén-Welle ist,

2. éin schwaches Feld, in dem die mittlere turbulente
Gasgeschwindigkeit in der Wolke zehnmal héher ist
als die Alfvén-Geschwindigkeit.

Es zeigte sich, dal3 ein schwaches Feld die Beob-
achtungen besser wiedergibt. In diesem Fall finden sich
im Inneren der Wolke zahlreiche klumpige Ver-
dichtungen, und die Magnetfeldstarke steigt mit der
Dichte der Teilchen an, wéhrend sie im Fall des starken
Feldes Uberall nahezu konstant ist. Alfvén-Stof3wellen
konnen die Materie sogar lokal so stark komprimieren,

dai die Jeans-Masse Uberschritten wird. Dort kann die
Sternentstehung einsetzen.

Uberdies ergaben die Simulationen, da3 Magnet-
felder offenbar nicht in der Lage sind, der Dissipation
von Turbulenzen entscheidend entgegenzuwirken. In
alen simulierten Féllen, auch in dem mit starkem Ma-
gnetfeld, verebbten die turbulenten Bewegungen lange
vor Ablauf der beobachteten Lebensdauer der Mole-
kilwolken von einigen zehn Millionen Jahren. In kei-
nem Fall waren die Magnetfelder in der Lage, den
Zerfall der Turbulenz signifikant zu hemmen
(Abbildung 1V.15). Um die Turbulenz aufrechtzuerhal-
ten und dem Kollaps einer Wolke effektiv entgegenzu-
wirken, mufd dem Gas demnach mehr oder weniger kon-
tinuierlich kinetische Energie zugefuhrt werden. Dies
geschieht wahrscheinlich durch stellare Winde und Jets
(s.0.), energiereiche Strahlung junger, heil}er Sterne und
galaktische Scherbewegungen. Letztere kommen durch
die differentielle Rotation des MilchstralRensystems
zustande: Bereiche, die ndher am galaktischen Zentrum
liegen besitzen eine grolRere Winkelgeschwindigkeit a's
weiter entfernte.

Fragmentation einer Molekilwolke

Wenn in einer turbulenten Gaswolke ein groferer
Teilbereich die kritische Jeans-Masse Uberschreitet,
Uberwiegt die Gravitation den Gasdruck, und der Teil-
bereich kollabiert. Die anfangs bereits vorhandenen in-
ternen Verdichtungen verstérken sich im Laufe des
Kollapses, ziehen weitere Materie aus der Umgebung an
und wachsen dadurch weiter an. Diese Wolkenfragmente
Ziehen sich immer weiter zusammen, bis sich aus ihnen
nach groRenordnungsmélRig einer Million Jahre ein
Einzelstern oder Mehrfachsystem gebildet hat. Dieser
gesamte Vorgang 183t sich allerdings bis heute nicht in
einem einzigen Rechengang simulieren. Allein vom
Wolkenstadium bis zur Ausbildung eines Protosterns,
der sich durch weitere Massenaufsammlung und magli-
ches Verschmelzen mit anderen Protosternen noch wei-
ter entwickelt, nimmt die Gasdichte um 15 bis 18
Grolenordnungen zu. Um dennoch die gesamte
Entwicklung im Computer verfolgen zu kdnnen, wird sie
in verschiedene Phasen unterteilt, die sich getrennt simu-
lieren lassen.

Die Theoriegruppe am MPIA hat ein Programm zur
Simulation der Entstehung eines Sternhaufens erstellt.
Hier betrachtet man einen grofReren Wolkenbereich, der
as Ganzes gravitativ instabil wird. Eine solche Wolke
mit 222 Jeans-Massen wurde durch 500000 Mas-
senpunkte reprasentiert. Ubertragen auf beobachtete
Sternentstehungsgebi ete bedeutet dies: In Taurus-Auriga
entspréche das Rechenvolumen einem Bereich mit 17
Lichtjahren Kantenlénge und einer Gesamtmasse von
6300 Sonnenmassen. Die Zeitskala betrige drei
Millionen Jahre. In einem Gebiet mit vielen masserei-
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chen jungen Sternen, wie dem Sternentstehungsgebiet
im Orion, wirde sich das Volumen auf einen Wiirfel mit
einem Lichtjahr Kantenlénge, 1000 Sonnenmassen und
einer Zeitskala von 95000 Jahren reduzieren. Jeder Lauf
auf einer Sparc Ultra Workstation in Verbindung mit
GRAPE-3AF benttigte zwei Wochen Rechenzeit.

In der bei dieser Simulation betrachteten Phase des
Wolkenkollapses kann die Materie als isotherm ange-
nommen werden: Das Verhaten des Gases ergibt sich
hier vornehmlich aus dem Zusammenspiel von
Gasdruck und Gravitation. Da bei dieser Untersuchung
auch nicht die weitere Entwicklung des entstandenen
Protosterns zu einem Stern oder zu einem moglichen
Planetensystem im Vordergrund steht, sondern die
Wechselwirkung der entstehenden Wolkenkerne mit der
Umgebung, vereinfacht das Programm einen
Wolkenkern zu einer einzigen Massenkugel (einem
»Senketeilchen«), wenn eine bestimmte Dichte Uber-
schritten ist. Von da an wird die innere Entwicklung die-
ses Protosterns, der dann nicht mehr isotherm ist, nicht
lénger verfolgt. Das Programm verfolgt aber die weitere
Materieaufnahme des Protosterns aus der Umgebung
und die Wechselwirkung mit anderen Protosternen.

Im Hintergrund dieser Simulationen stand die wichti-
ge Frage, ob sich auf theoretischem Wege die anfangli-
che Massenfunktion, also die Haufigkeitsverteilung der
Sterne in Abhéngigkeit von ihrer Masse, ableiten |&3t.

Um die Kondensation einzelner Wolkenfragmente zu
initiieren, wurden dem Dichtefeld Fluktuationen mit
einer bestimmten GroRenverteilung eingegeben. Zu-
néchst zeigte sich, dald der thermische Druck kleine
Verdichtungen sehr schnell »verschmiert«, wahrend die
grolRréumigen Fluktuationen sich weiter zu langlichen
Filamenten und Knoten zusammenziehen (Abbildung
IV.16). Die ersten stark verdichteten Protosterne entste-
hen in den Zentren der massereichsten Klumpen,
wahrend sich kleinere Verdichtungen erst spéter aushil-
den. Dies fuhrt schliefdlich zu einem hierarchisch aufge-
bauten Sternhaufen mit zahlreichen akkretierenden
(Masse aufsammelnden) und miteinander wechselwir-
kenden Protosternen.

Die weitere Entwicklung des untersuchten Proto-
haufens erweist sich nun as aulRerst kompliziert. Die
Gasklumpen sammeln weiter Gas auf, bewegen sich
dabel, verursacht durch das inhomogene Gravitations-
feld, durch die Wolke hindurch und wechselwirken mit-
einander auf vielfédtige Weise. Es zeigt sich, da3 die

Abb.IV.16: Zeitliche Entwicklung der Fragmentation einer
interstellaren Wolke mit 222 Sonnenmassen. Die Zeit tistin
Einheiten der Freifallzeit angegeben, die Prozentzahl bezeich-
net den Anteil der in die Bildung von Sternen eingegangenen
Materie.
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Abb.IV.17: Zeitliche Entwicklung des Massenzuwachses bei E
den protostellaren Kernen. Die Zahlen geben die Reihenfolge E
im Erscheinen der Kondensationen wieder. Je friher sich ein 0.40t
Stern zu bilden beginnt, desto massereicher wird er im 0.40
Durchschnitt. X

Rate, mit der Gas aus der Umgebung auf die Protosterne I
fallt, sehr stark von der dynamischen Wechselwirkung 0.62 |
zwischen den Protosternen abhéangt. Sehr dicht beieinan- I
der stehende Wolkenkerne machen sich gegenseitig die I
umgebenden Materie streitig. Im Mittel erweist es sich 0.60
jedoch, daf3 in den dichtesten Gebieten die ersten proto-
stellaren Kerne entstehen und diese auch am masse- v
reichsten werden. (Abbildung 1V.17). Eine nahe
Begegnung von Protosternen kann zu einem instabilen
Mehrfachsystem fuhren oder die Bahn eines Objekts so
stark andern, dal3 es aus dem Zentralbereich hoher -
Gasdichte in gasarme AuRenbereiche der Wolke gerét 0.56 -
oder sogar aus der Wolke herausgeschleudert wird I
(Abbildung 1V.18). I
Bei dieser Simulation wurde deutlich, daf3 die 0.54 Lo
Entwicklung der Wolkenkerne im einzelnen unvorher- 0.80 0.82 0.84 0.86 0.88 0.90
sehbar ist und sich am ehesten mit Methoden der deter- X
ministischen Chaostheorie beschreiben |&3t. Die sich 0.80
letztendlich einstellende Massenverteilung der Sterne - c
wird demnach durch die vorgegebene Dichteverteilung I
nicht eindeutig festgelegt. Méglicherweise 183t sie sich
aber zukiinftig mit statistischen Methoden ermitteln.
Das gemeinsame Ergebnis aller Simulationsldufe ist
jedoch ein breites Massenspektrum, dessen Maximum I
bei etwa 0.2 Sonnenmassen liegt (Abbildung IV.19). zu ~ %-7°] )
bedenken ist dabei, dal3 am Ende der Simulation nicht : i)
mehr zwischen Einzelsternen und Mehrfachsystemen - SN\
074} . J
11 &

o2 | \A

0.58 |-

1 31
0.78 [
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Abb.IV.18: Raumliche Bewegung einiger ausgewahlter proto-
stellarer Kerneim Inneren der Wolke. (a) Kern 5 bildet kurz nach
der Entstehung mit Kern 11 ein Doppelsystem. Kurz darauf
kommt Kern 3 hinzu, so da3 die drei Kerne ein Triplett bilden. |
Diesesist jedoch instabil, und Kern 5 wird herausgeschleudert. ool v M-
(b) zeigt diesen Bereich im Detail. Eine ebenfalls sehr interes- 0.70 0.72 0.74 0.76 0.78 0.80
sante Wechselwirkung zwischen mehreren Kernen zeigt (c). X
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Abb.IV.19: Vergleich der berechneten Massenverteilung der
protostellaren Kernein Einheiten der Jeans-Masse (blau gestri-
chelte Kurve) mit einer jlingst von anderen Autoren gerechne-
ten Verteilung (rote durchgezogene Kurve mit Kreisen). Die
diinne durchgezogene Linie gibt eine gemessene Verteilung
wieder, wahrend die schwarz gestrichelte Linie der »klassi-
schen« Miller-Scalo-Verteilung entspricht.

unterschieden werden kann. Denn wenn zwel Proto-
sterne sich zu einem Doppel stern zusammenlagern, wer-
den sie von dem Programm als ein einziges Senke-
teilchen angesehen. Daher liefert die Simulation letzt-
endlich das Massenspektrum von Mehrfachsystemen
(hauptséchlich Doppelsternen). Dieses gibt die beobach-
tete Massenfunktion oberhalb von 0.2 Sonnenmassen
gut wieder. Der interessante Bereich unterhalb dieser
Grenze, wo sich auch die Braunen Zwerge mit weniger
as etwa 0.08 Sonnenmassen befinden, ist der
Beobachtung noch nicht zugénglich.

Weiterfihrende Simulationen deuten allerdings
bereits an, dal? Braune Zwerge erst in der Spétphase des
gravitativen Kollapes der Wolke entstehen, in der das
interstellare Gas weitgehend verbraucht ist. Wenn dies
der Fall ist, dann sollten Braune Zwerge zur gesamten in
Sternen gebundenen Masse keinen dominierenden
Beitrag liefern.

Entstehung und Entwicklung von Protosternen
und Mehrfachsystemen

Wahrend die soeben vorgestellten Simulationen die
Entstehung eines Sternhaufens in einer Molekilwolke
verfolgen, ging die Theoriegruppe am MPIA mit einer
Reihe weiterer hydrodynamischer N-Korper-Rech-
nungen auch der Entwicklung eines individuellen
Wolkenkerns  zu einem Einzelstern oder Mehrfach-
system nach.

Untersuchungen von Sternentstehungsgebieten, wie
dem Taurus-Auriga- oder dem Orion-Komplex, haben
gezeigt, dal sich nahezu ale jungen Sterne in einem

Doppel- oder Mehrfachsystem befinden. Bei Haupt-
reihensternen scheint der Anteil an Einzel sternen wie der
Sonne etwas héher zu sein. Dies |&3t darauf schlief3en,
dal3 sich einige Doppelsternsysteme im Laufe ihrer
Entwicklung aufldsen (s.0.). Im allgemeinen geht man
heute davon aus, da3 sich die Uberwiegende Zahl der
Mehrfachsysteme bereits wahrend der Kollapsphase
zum Protostern bilden.

Um diesen Prozef3 nachzuvollziehen, ssimulierte die
Theoriegruppe dreidimensional die Kontraktion eines
protostellaren Klumpens bis zum Stadium des Pro-
tosterns. Die anfangs sphérische Wolke von einer
Sonnenmasse besal’ beim Beginn der Rechnung einen
Radius von 3300 Astronomischen Einheiten (eine
Astronomische Einheit, AE, entspricht dem mittleren
Erdbahnradius von 150 Millionen Kilometern). Es
wurde eine vom Zentrum nach auRen exponentiell
abnehmende Dichteverteilung angenommen, wobel die
Dichte im Zentrum 20mal gréRBer war as im
Auenbereich. Die Freifalzeit einer solchen Wolke
betragt 16000 Jahre. Die Rechnung erstreckte sich tiber
1.5 Freifallzeiten. Es wurde |sothermie angenomen, die
alerdings nur bis zu einer Maximaldichte von etwa
10710 g cm3, entsprechend 10 Wasserstoffatomen pro
cm?, giiltig ist. Oberhalb dieses Wertes wird das Gas
optisch dick, die Strahlung entweicht nicht mehr, und
das Gas heizt sich auf. Dieser Zustand wird jedoch erst
im Inneren des Protosterns erreicht, der von der weiteren
Simulation ausgenommen ist.

Gerechnet wurden zwei Simulationen mit unter-
schiedlich hoher Auflésung, wobei die Maschenweite
des Gitters in beiden Rechnungen den Erfordernissen
angepaldt wurde. In der geringer aufgeldsten Rechnung
betrug die geringste Maschenweite 6 AE, in der hoch-
auflésenden 1.6 AE.

Dadie Wolke rotiert, ziehen die Zentrifugal kréfte sie
zunéchst senkrecht zur Rotationsachse zu einer Scheibe
auseinander (Abbildung 1V.20). Nach etwa 1.3 Frei-
fallzeiten (20800 Jahren) bildet sich in der Scheibe eine
zentrale balkenférmige Struktur aus, deren innerer Tell
rasch in eine neue kleinere Scheibe mit zentraler Ver-
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Abb.1V.20: Berechnete Dichteverteilung in der zirkumstella-
ren Scheibe in der Seitenansicht. Eine Astronomische Einheit
entspricht 1.5 X 1013 cm.
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Abb.I1V.21: Entstehung protostellarer Kernein einer Scheibe
aus Gasund Staub.

dichtung zerféllt (Abbildung 1V.21). Die ehemals
auleren Bereiche des Bakens bilden nun zwe Spi-
ralarme, in denen weiter Gas auf die zentrale Ver-
dichtung einstromt. Die &uffere Scheibe bleibt erhalten.
Aufféllig an dieser Konfiguration ist, daf3 die innere
Scheibe (Radius 20 AE) eine wesentlich geringere Dicke
aufweist als die &ul3ere. Gas aus den dulfersten Bereichen
fallt mit Uberschallgeschwindigkeit auf die &uRere
Scheibe, wo sie in einer Stof3¥front abgebremst wird und
weiter zum Mittel punkt absinkt.

Dadurch wird der inneren Scheibe immer mehr
Materie zugefuhrt, die oberhalb einer kritischen Masse
nach 1.4 Freifalzeiten (22400 Jahren) in zwei
Kondensationen fragmentiert, dieim Abstand von 13 AE
um die zentrale Verdichtung kreisen. Die zwei neuen
Kondensationen regen die Bildung nach aufRen fuhren-
der Spiralarme an, die sich im weiteren Verlauf zu einem
zirkumstellaren Ring dehnen, der nun seinerseits nach
1.42 Freifallzeiten (22700 Jahren) zu einem weiteren
Doppelsystem kondensiert. Das jetzige System aus ins-
gesamt fUnf Wolkenkernen ist nach wie vor von einer
gemeinsamen Scheibe umgeben. Am Ende dieser Phase
enthalt die zentrale Kondensation 0.015 Sonnenmassen,

1015 -1015 -510% 0 51014 1015

X [cm]

die beiden inneren Doppelkondensationen jeweils 0.01
Sonnenmassen und die beiden &uferen Kerne jeweils
0.03 Sonnenmassen.

Es stellt sich nun die Frage, ob dieses Flinffachsystem
stabil bleibt. Das Verhalten desinneren Tripletswurdein
einer Simulation mit verringerter rdumlicher Auflésung
studiert. Dabei zeigte sich, da3 das innere Drei-
fachsystem eine stabilere hierarchische Konfiguration
annimmt, in der zwei der Korper ein enges Paar bilden,
um das der dritte Kdrper auf einer weiter auf3en liegen-
den Bahn heruml&uft. Dieser verschmilzt schliefflich mit
einem der beiden &ulleren Fragmente. Das System hat
sich somit zu einem inneren und einem &uferen
Doppelstern entwickelt. Auch dieses System ist letztlich
nicht stabil. In einer spédteren Phase sind die vier
Protosterne zu zweien verschmolzen und ein weiterer
kleiner ist entstanden, der einen der beiden anderen
Korper umkreist. Die weitere Entwicklung lief3 sich
wegen der begrenzten Rechenzeit nicht eindeutig ermit-
teln. Es ist moglich, da3 durch gravitative Wech-
selwirkung einer der Korper aus dem System herausge-
schleudert wird.

Diese Simulationen zeigen aso, dal3 sich die
Entstehung von Doppel- und Mehrfachsternen sehr ein-
fach aus der Fragmentation einer interstellaren Gas-
scheibe erkléren [&3. Dies gilt sowohl fir massereiche
Doppelsterne auf Bahnen mit verhdtnismallig weiten
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Abb.1V.22: In einer anfangs sphérischen, rotierenden Wolke,
deren Dichte umgekehrt proportional mit dem Abstand vom
Zentrum nach aufen abnimmt, bildet sich nach einiger Zeit eine
Scheibe aus, in der mehrere protostellare K erne entstehen.

Abstdnden as auch fir massenarme Begleiter.
Allerdings &t sich aufgrund dieser Rechnungen die
beobachtete Verteilung der Umlaufperioden von Dop-
pelsternen nicht auf einfache Anfangsbedingungen
zurtckfuhren. Die Entwicklung eines Mehrfachsystems
hangt dafir von zu vielen Parametern ab, wie dem
Verhdtnis der Rotationsenergie des Gases zur potentiel-
len Energie der Scheibe oder dem Verhaltnis der kineti-
schen Energie des Gases zur potentiellen Energie.
Aulerdem bewegen sich die protostellaren Scheiben
durch die Molekllwolke hindurch, wodurch es zu gravi-
tativen Wechselwirkungen bis hin zum Verschmelzen
von Scheiben kommen kann.

Eine entscheidende Anfangsbedingung bei diesen
Rechnungen bestand in der Annahme einer vom Zen-
trum nach auffen exponentiell abnehmenden Dichte-
verteilung des Gases. Beobachtungen in Molekilwolken
haben jedoch ergeben, dal’ die Dichte in diesen Wolken
eher nach einem Potenzgesetz der Form o(r) proportio-
nal rP mit 1.25 < p < 2.0 mit wachsendem Abstand r
vom Zentrum abféllt. Das heifdt, bei der obigen

Simulation war man von einer zu stark zum Zentrum hin
konzentrierten Dichteverteilung ausgegangen. Frihere
Simulationen, die von einem Potenzgesetz mit 1< p <2
ausgingen, zeigten allerdings nicht die erhoffte Frag-
mentation der Scheibenmaterie. Mit ihnen lief3 sich also
die Entstehung von Doppel- und Mehrfachsystemen
nicht erkléren.

Am MPIA wurde nun die Entwicklung einer proto-
stellaren, anfangs sphérischen Gaswolke simuliert,
deren Dichte umgekehrt proportional zum Abstand r
vom Zentrum abfallt (p = 1). Im Unterschied zu bishe-
rigen Rechnungen wurde diese Simulationen mit
wesentlich besserer Auflésung durchgefiihrt. Die Ge-
samtmasse der Scheibe betrug wie im obigen Fall eine
Sonnenmasse und die anfangliche Ausdehnung eben-
falls 3300 AE. Die Simulationen wurden mit zwei
Techniken durchgefiihrt, zum einen mit einem
Gittercode, bei dem die Auflésung (Maschenweite) den
Gegebenheiten angepaldt wurde, wobei die hdchste
Auflésung 1.6 AE betrug. Zum anderen wurde der
Smoothed Particle Hydrodynamics (SPH)-Code mit
200000 Teilchen verwandt. Beim SPH-Code wéchst die
Aufldsung automatisch mit zunehmender Teilchen-
dichte. Er konnte im Vergleich zu friheren Versionen
wesentlich beschleunigt werden, indem fir jedes
Teilchen ein der Situation angepaldter individueller
Zeitschritt gewahlt wurde. (Friher definierte man ein
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Zeitintervall fur alle Teilchen.) Aul3erdem lief3 sich die
Rechenzeit allein durch den Einsatz der Spezial-
hardware GRAPE (s.0.) um einen Faktor 5 verkirzen.

Beim ersten Simulationslauf wurde fur das Verhdtnis
der Rotationsenergie zur potentiellen Energie ein ver-
gleichsweise grof3er Wert von 0.23 angenommen. In die-
sem Fall wuchs die Dichte im inneren Bereich der
Scheibe zunéchst um sechs GréRenordnungen an, bevor
sie nach 37 000 Jahren zu fragmentieren begann. Um die
zentrale Verdichtung herum bildete sich eine Spi-
ralstruktur, in der zwei Kondensationen entstanden.
L etztendlich entwickelte sich dieses System qualitativ
ganz dhnlich weiter wie das oben beschriebene mit der
anfanglich exponentiellen Dichteverteilung. Nach 38 000
Jahren hatten sich finf Protosterne gebildet, deren dyna-
misches Verhalten nicht weiter verfolgt wurde.

Im zweiten Rechenlauf wurde die Rotationsenergie
der Wolke auf die Halfte verringert (Abbildung 1V.22).
Auch in diesem Fall fragmentierte die Scheibe, jedoch
etwas friher alsim Fall hoher Rotationsenergie, und sie
zerfiel ebenfallsin finf Kondensationen. Im Unterschied
zum ersten Fall waren die Abstande der Protosterne jetzt
aber etwa um einen Faktor vier kleiner und die Massen
etwas geringer.

Damit konnte erstmal's gezeigt werden, dal3 auch zen-
tral stark verdichtete protostellare Kerne fragmentieren
kdnnen. Bei den bisherigen Rechnungen hatte eine zu
geringe raumliche Auflésung dazu gefihrt, dal? ein we-
sentlicher Effekt Gbersehen wurde: Bereitsim Anfangs-
stadium steigt im Zentralbereich der Gasdruck stérker an
asder Gravitationsdruck. Dadurch dehnt sich der zentrale
Bereich aus, was zu einem flacher abfallenden Dich-
teprofil fuhrt. Eine Scheibe mit geringem Dichte-
gradienten aber fragmentiert leichter als eine mit steilem
Profil, also mit starker zentraler Verdichtung. Beruhigend
war Uberdies, dald beide Simulationstechniken, Gittercode
und SPH, nahezu identische Ergebnisse lieferten.

Die Entstehung von Doppel- und Mehrfachsystemen
scheint demnach die Regel zu sein, weswegen heute eher
die Herkunft der Einzelsterne problematisch erscheint.
Eine Mdoglichkeit besteht darin, dald ein anféngliches
Dreiersystem instabil wird und eines der Mitglieder her-
ausgeschleudert wird.

Wie verhalten sich nun diese theoretischen Ergeb-
nisse zur Reditét? Eine Untersuchung der schweizer
Astronomen Antoine Duguennoy und Michel Mayor von
164 G-Sternen auf der Hauptreihe bisin eine Entfernung
von 72 Lichtjahren ergab 1991, dal3 nur ein Drittel der
Objekte Einzelsterne sind. Ihre Untersuchung zeigte
einige generelle Eigenschaften der beobachteten Dop-
pelsterne auf:

« die Abstdnde der Komponenten konnen einige
Sternradien bis 10000 AE betragen,

« dieAbstandsverteilung zeigt eine Haufung um 30 AE,
entsprechend einer Umlaufperiode von etwa 180
Jahren,

. die Exzentrizitdt der Bahnen nimmt mit dem Bahn-
radius zu. Nur in engen Systemen bewegen sich die
Komponenten auf Kreisbahnen, was sich durch den
Einflul starker Gezeitenreibung erkléren [&f3t.

. das Massenverhdltnis der zwei Komponenten scheint
ein breites Maximum um 0.2 zu besitzen.

Wie lassen sich diese beobachteten Eigenschaften als
Folge der Vorgange bei der Sternentstehung verstehen?
Hierzu betrachtete die Theoriegruppe am MPIA die
Entwicklung eines bereits entstandenen Doppel-
sternsystems, das weiterhin aus der Umgebung Materie
aufsammelt. Dieser Vorgang hat unterschiedliche
Folgen: Zum einen nimmt die Masse der Sterne weiter
zu, wodurch sich ihre Schwerkraft erhoht und folglich
ihr gegenseitiger Abstand abnimmt. Gleichzeitig besitzt
die aus der umgebenden Scheibe einfallende Materie
einen Drehimpuls, den sie auf die Sterne Ubertrégt,
wodurch sich die Absténde vergréern. (Der Drehimpuls
ergibt sich aus dem Produkt von Masse und Rota-
tionsgeschwindigkeit der Scheibe.) Andererseits konnen
die beiden Komponenten durch Reibung mit dem
Restgasin der sie umgebenden Scheibe Drehimpuls ver-
lieren, wodurch sich der gegenseitige Abstand wiederum
verringert.

Um diese Vorgénge zu simulieren, wurde erneut mit
einem SPH-Code und Senketeilchen gerechnet. Das
heil}t, wenn Teilchen aus der Scheibe von einem Stern
eingefangen wurden, verschwanden sie in ihm und wur-
den nicht weiter berticksichtigt. Gleichzeitig wurden der
Scheibe bestandig Teilchen mit konstantem Drehimpuls
von auflen zugefihrt, so daid sich das Reservoir nicht
erschdpfen konnte. Das Gas wurde hydrodynamisch, das
heift mit Druck und Viskositédt, behandelt. Die
Teilchendichte war so gering, dal3 die Scheibe nicht zu
einem weiteren Protostern fragmentieren konnte. In der
Scheibe befanden sich sténdig 3000 Teilchen mit einer
Masse von jeweils 5 X 10~ der Gesamtmasse beider
Sterne zusammen. (Bei einer Gesamtmasse der beiden
Sterne von zwei Sonnenmassen besdl3e dann jedes
»Teilchen« etwa die halbe Masse des Planeten Mars.)
Die Simulationen waren beendet, nachdem der Scheibe
etwa 20 000 Teilchen zugefiihrt worden waren.

Die Simulationen ergaben, daf3 die Entwicklung eines
Materie akkretierenden Doppelsternsystems entschei-
dend vom Drehimpuls der Scheibe, also im wesentlichen
von deren Rotationsgeschwindigkeit abhéangt (Abbil-
dung 1V.23). Ein solches System zeigt drei unterschied-
liche Regimes. Unterhalb eines bestimmten Drehim-
pulswertes bildete sich eine Scheibe um den Primérstern,
oberhalb dieses Wertes formierte sich um beide Sterne
jeweils eine Scheibe. Wird der Drehimpuls noch grofRer
und Uberschreitet einen zweiten kritischen Wert, so bil-
det sich eine gemeinsame Scheibe um beide Sterne, eine
zirkumbindre Scheibe, aus. Dieses unterschiedliche
Verhalten @uRert sich auch in einer unterscheidlichen
Entwicklung des Doppel sterns.
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Abb.1V.23: Materieeinfall aus einer Scheibe aus Gasund Staub
auf ein rotierendes Doppelsystem protostellarer Kerne mit
unterschiedlichem Drehimpuls. Von links oben nach rechts
unten steigt der Drehimpulsan. Auseiner zundchst beide Kerne
umgebenden Scheibe werden zwei Scheiben, die sich dann zu
einer beide gemeinsam umgebenden zirkumbinéren Scheibe
entwickeln.

Gas aus einer Scheibe mit geringem Drehimpuls
(Scheibe um Primérstern) fallt vornehmlich auf den
Primérstern und erhdht dessen Masse. Dadurch verrin-
gert sich das Massenverhdltnis von Sekundér- zu
Priméstern und der gegenseitige Abstand nimmt ab. Dies
gilt fur alle Doppelsysteme, unabhéngig vom anfangli-
chen Massenverhdltnis. Bel steigendem Drehimpuls der
Scheibe (beide Sterne von je einer Scheibe umgeben)
wird der Sekundérstern mehr Materie aufnehmen, so dal3
sich das Massenverhdltnis dem Wert 1 annéghert. Der
Impulsiibertrag auf die Sterneist in diesem Fall so grof3,
dal? der gegenseitige Abstand waéchst. Steigt der
Drehimpuls weiter an, so bildet sich langsam die zir-
kumbinére Scheibe aus. Auch in diesem Fall akkretiert

der Sekundérstern mehr Masse als der Primérstern, und
der Abstand wéchst.

In dieser Simulation ergibt sich also: Bei geringem
Drehimpuls sinkt das Massenverhdtnis und der Abstand
nimmt ab; bei grofRerem Drehimpuls steigt das Mas-
senverhdtnis und der Abstand nimmt zu.

Sollte die Akkretion von Materie aus einer Scheibe die
physikalischen Parameter von Doppel sternsystemen mal3-
geblich beeinflussen, so wiirde man bei Doppel sternen mit
mittleren bis langen Perioden ein geringes Massenver-
haltnis erwarten, wahrend man bei engen Doppel sternen
eher gleich massereiche Komponenten vermuten wiirde.
Der Grund hierfir ist, da3 bel engen Systemen der spezifi-
sche Drehimpuls der einfallenden Materie eher grof3er ist
alsder des Doppelsterns und bei weiten Systemen kleiner.
Diese Voraussage wird durch zwei beobachterische
Untersuchungen andeutungswei se bestétigt.

Eingeschrénkt wird die Aussagekraft der Rechnungen
dadurch, da3 die Scheibe in der Redlitét fragmentieren
kann, so dal3 sich in ihr ein weiterer Protostern bildet.
Aulerdem bewegt sich das gesamte Protosystem durch
die Molekulwolke und wird daher mit anderen Systemen
gravitativ wechselwirken oder mit ihnen verschmelzen.
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Jets von Galaxien und Quasaren

Seit den achtziger Jahren haben Astronomen des
MPIA immer wieder zur Entschliisselung eines auf3er-
gewdhnlichen Phdnomens beigetragen: der extragal akti-
schen Jets. Die Erforschung der Jets begann bereits vor
Uber einem halben Jahrhundert.

Im Jahre 1946 wurde am Himmel eine starke Ra-
dioquelle entdeckt, welche die Bezeichnung Cygnus A
erhielt. Aber erst in den flinfziger Jahren erreichten die
Radioteleskope eine ausreichende raumliche Auflésung,
um Cygnus A im Sichtbaren mit eéinem Himmel skorper
zu identifizieren. Man fand an dieser Stelle eine Galaxie
18. Grof3e, die jedoch nur einen geringen Teil der beob-
achteten Radiostrahlung aussandte. Der Uberwiegende
Teil stammte von zwei fast symmetrisch zu ihr, weit
auflen liegenden ausgedehnten Strahlungsquellen. Der
gegenseitige Abstand dieser beiden »Radioblasen«
betrug 200 000 pc (650 000 Lj). 1984 wurde schliefdlich
ein Materiestrahl (Jet) entdeckt, der den Galaxienkern
mit einer der beiden Radioblasen verbindet.

Diese Grundstruktur, zentrale Galaxie — Jets — Radio-
blasen, ist heute bei vielen extragalaktischen Radio-
quellen bekannt (Abbildung 1V.24). Uber hundert Jets
wurden bereits beobachtet, die Zahl der Radio-
Doppelquellen ist weitaus grof3er. Die Ausdehnung die-
ser Objekte, also der Abstand zwischen den beiden
Radioblasen, kann Uber eine Million Lichtjahre betra-
gen. Damit sind sie die gréfiten bekannten zusammen-
hangenden Gebilde im Universum.

Jets und Radioblasen senden Synchrotronstrahlung
aus. Sie entsteht, wenn elektrisch geladene Teilchen sich
nahezu mit Lichtgeschwindigkeit in starken Magnet-
feldern bewegen. In den Jets strémen wahrscheinlich
Uberwiegend Elektronen, moglicherweise auch deren
Antiteilchen, Positronen. Da die Synchrotronstrahlung
ein reines Kontinuum ohne Absorptions- oder Emis-
siondlinien ist, 183t sich die Stromungsgeschwindigkeit
des Gases nicht spektroskopisch messen. Aufgrund zahl-
reicher Befunde gilt es heute aber als sicher, dal3 sich die
Knoten im Inneren der Jets anndhernd mit Licht-
geschwindigkeit bewegen und die Radioblasen mit
Energie versorgen.

Bei den zentralen Objekten handelt es sich um
Radiogalaxien oder Quasare. Deren Kernregionen, in
denen die Jets erzeugt werden, lassen sich mit heutigen
Teleskopen nicht auflésen. Nach den géngigen Vor-
stellungen werden dort Schwarze Lécher mit einigen
hundert Millionen Sonnenmassen vermutet, die von
Gasscheiben umgeben sind, aus denen Materie auf die
Schwarzen Locher herabstirzt und dabei grof3e Energie-
mengen freisetzt. Die Jets treten senkrecht zu dieser
Scheibe aus, wobei Magnetfelder bei der Beschleu-
nigung der Teilchen und der Bindelung der Materie-
strahlen eine entschei dende Rolle spielen.

Abb.1V.24: Eine typische Radio-Doppelquelle: Im Zentrum
steht der Quasar 3C 334, von dem aus zu einem der beiden
nahezu symmetrischen Radio-Lobes ein Jet fihrt. (Bild:
NRAO/VLA).
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Die Jets

Die Uber hundert bekannten Jets sind fast aus
schlief3lich im Radiobereich nachweisbar. Lediglich vier
verhdltnisméaliig helle Jets wurden bislang im Optischen
beobachtet, davon nur einer, der von eéinem Quasar aus-
geht: 3C 273. Dieser Jet wird auch am MPIA bereits seit
den achtziger Jahren intensiv untersucht. Der Teil-
chenstrahl &3t sich im Optischen zwischen 11 und 20
Bogensekunden Abstand vom Quasar nachweisen, ent-
sprechend einer projizierten, vom Kern der Galaxie aus
gemessenen Lange von 123 000 Lichtjahren. Typisch fur
diese Materiestrahlen ist die auch beim Jet von 3C 273
beobachtbare knotige Struktur.

War der Jet im optischen Bereich vom Boden aus
auch detailliert untersucht, so gab es bislang noch keine
Beobachtungen im Infraroten. IR-Daten schlieffen die
L ticke zwischen dem optischen und dem Radiobereich
und sind somit fir eine genaue Bestimmung des spek-
tralen Intensitétsverlaufs der Synchrotronstrahlung sehr
wichtig. Mit der Kamera MAGIC am 3.5-Meter-
Teleskop gelang 1997 erstmals eine tiefe Aufnahme bel
der Wellenlénge 2.1 um (Abbildung 1V.25). Diese Auf-
nahme weist eine ausgezeichnete Auflésung von 0.7
Bogensekunden auf. Der Jet 1803t sich vom ersten Knoten
A bis in eine Entfernung von 23 Bogensekunden vom
Quasar verfolgen.

Die spektrale Verteilung der Synchrotronstrahlung,
also die Intensitét der Emission in Abhangigkeit von der
Frequenz, enthélt wesentliche Informationen Uber den
physikalischen Zustand der Elektronen im Jet. Mit den
neuen Messungen lief3 sich der Spektralverlauf erstmals
fur den gesamten Bereich vom Blauen Uber das nahe
Infrarot bis zum Radiobereich ermitteln.

Im algemeinen fdlt die Intensitét von Synchro-
tronstrahlung mit steigender Frequenz ab. Fir die physi-
kalische Interpretation hat es sich jedoch als sinnvoll
erwiesen, die abgestrahlte Leistung pro Freguenz-
intervall in Abhéngigkeit von der Frequenz aufzutragen
(Abbildung 1V.26). Dabei wird deutlich, in welchem
Freguenzbereich die Teilchen die meiste Energie
abstrahlen. Esist zu ersehen, dal? diese L eistung stetsbis
Zu einer bestimmten Frequenz ansteigt und jenseits
davon steil abféllt. Dieser Umkehrpunkt nimmt mit stei-
gender Entfernung vom Quasar (im Bereich der
Hauptknoten B bis D) etwa von 10'* Hz bis 1013 Hz
bestandig ab. Das heif}, er verschiebt sich vom nahen
zum mittleren Infrarot. Dieses Verhaten unterstreicht
die besondere Bedeutung der Infrarotbeobachtungen.
Lediglich im ersten Knoten, A, lief3 sich ein Abbruch des
Spektrums nicht erkennen: Er muR jenseits von 10 Hz
liegen.

Dieser Umkehrpunkt spiegelt unmittelbar die
Energieverteilung der strahlenden Elektronen wider: Ab
diesem Wert nimmt die Anzahl der Teilchen mit wach-
sender Energie rasch ab. Verschiebt sich die kritische
Frequenz »stromabwérts«im Jet zu kleineren Werten, so
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Abb.IV.25: Der Jet des Quasars 3C 273. Oben die erste
Aufnahme im nahen Infrarot (Belichtungszeit: 90 Minuten).
Unten eine Konturdarstellung der Intensitét. Mit A bis D sind
die hellen Knoten im Jet, mit H2 ist der Hot Spot bezeichnet.
Die Koordinaten bezeichnen den Abstand vom Quasar in
Bogensekunden.

bedeutet dies, dal? die mittlere Energie der Elektronen
mit wachsender Entfernung von der Galaxie abnimmit.
Erstaunlicherweise stammt ein grof3er Teil der
Infrarotemission aus den Gebieten zwischen den
Knoten. Die Spektralverlaufe im Inneren und aufl3erhalb
der Knoten weichen nicht wesentlich voneinander ab.
Dies unterstreicht ein schon lange bekanntes, ungel dstes
Problem: Es 183 sich errechnen, dal3 ein Elektron, das
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optische oder infrarote Synchrotronstrahlung aussendet,
sich vom Ort der Beschleunigung nur wenige hundert
Lichtjahre weit entfernen kann, denn durch die emittier-
te Strahlung verliert es Energie und wird schnell langsa-
mer. In der Entfernung von 3C 273 entspricht die Uber-
bruckbare Distanz nur rund einer zehntel Bogensekunde.
Die urspringlich aus der Zentralquelle stammenden
Elektronen miissen also standig nachbeschleunigt wer-
den, und zwar dort, woher wir ihre Synchrotronstrahlung
empfangen. Aus den IR-Daten mul® man schlief3en, daid
die Teilchen nicht nur, wie lange Zeit vermutet, im
Inneren der Knoten, sondern auch in den Gebieten zwi-
schen den Knoten beschleunigt werden. Wie dies funk-
tioniert, ist unklar.

Die Hot Spots

In den AuRenbereichen einiger Radioblasen finden
sich im Radiobereich oft kompakte Gebiete mit beson-
dersintensiver Emission. Man vermutet heute, dal3 diese
sogenannten Hot Spots jene Stellen markieren, an denen
die Jets abgebremst werden. Wie in einem gigantischen
Kraftwerk wird hier die kinetische Energie der Jet-
strdmung in die Beschleunigung hochenergetischer
Elektronen umgesetzt. Diese stromen dann in die
Radioblasen hinein und erzeugen die beobachtete
Radiostrahlung. Dal’ in diesen Hot Spots andere physi-
kalische Vorgange ablaufen alsin den Jet-Knoten, belegt
das Synchrotronspektrum von 3C 273 (Knoten H2 in
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Abb.1V.26: Die abgestrahlte Strahlungsleistung in Abhangig-
keit von der Frequenz. Man erkennt den Abbruch des Verlaufs,
dessen Position sich entlang des Jets mit wachsender Ent-
fernung vom Quasar (A 12 bis DH3) zu niedrigeren Frequenzen
vom nahen ins mittlere Infrarot verschiebt. Im Hot Spot (H2)
bricht die Leistung bereits bei einer wesentlich geringeren

Frequenz ab.

E-

¥ EERRTTTT EEETTITT EERRTTTT EEETTTTT BRI BT Euer |

Abb.1V.27: Aufnahme des Jets von 3C 273 mit dem Hubble-
Weltraumteleskop. (Bild: NASA).

Abbildung 1V.26), dessen Verlauf sich deutlich von den
im Jet gemessenen Verlaufen unterscheidet. Es knickt
bereits bei einer Frequenz von 1010 Hz stark ab.

Mitte der achtziger Jahre konnten Astronomen des
MPIA erstmal s nachweisen, dal? einige der Hot Spots nicht
nur im Radiobereich, sondern auch im sichtbaren Bereich
Synchrotronstrahlung aussenden. Die dazu erforderlichen
Elektronen sind mindestens tausendmal energiereicher as
jene, welche die Radiostrahlung abgeben.

Die von den Hot Spots ausgehende Strahlung 1803t
sich erstaunlich gut mit einem Modell erkléren, das am
MPIA in Zusammenarbeit mit Kollegen der Universitét
Edinburgh entstand. Es ist eine leicht abgewandelte
Version der sogenannten Fermi-Beschleunigung erster
Ordnung. Demnach stellt der Hot Spot eine Stof3front
senkrecht zur Strémungsrichtung dar, in der ein
verhaltnisméldig starkes Magnetfeld herrscht. Darin wer-
den die einstromenden Elektronen durch das etwa senk-
recht zur Strémungsrichtung angeordnete Magnetfeld
wie Ping-Pong-Bélle hin und zurlick beschleunigt,
wobei die Impulszunahme in der urspringlichen
Bewegungsrichtung, also vom Quasar fort, grof3er ist als
digenige in Ruckwaértsrichtung. In der Summe werden
die Teilchen aso in Vorwértsrichtung beschleunigt und
senden intensive Synchrotronstrahlung aus. Die
Strahlungsverluste bewirken eine anschliefende
Abbremsung der Teilchen, die nun entweder in den
Radioblasen verwirbeln oder auRRerhalb des Jet-Kanals
in Richtung Quelle zurlickstrémen.

Dasich diese Vorgange auf sehr kleinen Skalen von
etwa einer zehntel Bodensekunde abspielen, waren
extrem hochaufl 6sende Aufnahmen nétig, um dasModel |
der Fermi-Beschleunigung zu testen. Mdglich wurde dies
mit Aufnahmen des Jets von 3C 273 mit dem Hubble-
Weltraumteleskop (Abbildung 1V.27). Sie erlaubten erst-
mals einen detaillierten Vergleich der Jet-Struktur im
optischen und im Radiobereich mit einer Aufldsung im
Bereich von 0.1 Bogensekunden. Eine Uberlagerung der
beiden Karten (Abbildung IV.28) zeigt, dal3 die Maxima
der optischen und der Radiostrahlungen aus dem Hot
Spot signifikant voneinander abweichen. Die Radio-
emission hat ihr Maximum in einem Gebiet etwa 0.15
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Abb.IV.28: (a) Uberlagerung der optischen HST-Aufnahme
mit den Konturen einer Radioaufnahme. (b) Im Hot Spot zeigt
sich, dal? die Radioemission um etwa 1.5 Bogensekunden ver-
setzt hinter der optischen Emission (stromabwérts) erscheint.
Die Réntgenemission kommt aus dem mit einem gepunkteten
Kreismarkierten Gebiet.

Bogensekunden »stromabwérts« hinter dem der opti-
schen Strahlung.

Dies bestétigte in hervorragender Weise eine
Vorhersage des Modells, wonach die Elektronen hinter
dem Hot Spot durch Synchrotronemission Energie ver-
lieren. Dabei verschiebt sich das Strahlungsmaximum
stromabwarts vom energiereicheren optischen zum ener-
giedrmeren Radiobereich, also zu niedrigeren Fre-
quenzen.

Eine weitere Moglichkeit, die Theorie der Elek-
tronenbeschleunigung in den Hot Spots zu Uberprifen,
ergab sich aufgrund von IR-Aufnahmen, welche die
MPIA-Gruppe am UKIRT erhalten hatte. Insgesamt vier
Hot Spots in den Radioblasen heller Radiogalaxien, die
auch im Optischen sichtbar sind, konnten die Astro-
nomen erstmals auch im nahen Infrarot bei 2.1 um
Wellenlénge nachweisen. Es handelte sich um die
Objekte 3C 20 (West), 3C 33 (Siid), 3C 111 und 3C 303.
Der zusétzliche IR-Mel3wert ermoglichte es, die

Intensitétsverteilung des gesamten Spektrums genauer
als zuvor zu bestimmen und as Grundlage fur ein
Synchrotronstrahlungsmodell zu verwenden, in das ver-
schiedene physikalische Grof3en eingehen.

In einigen der untersuchten Hot Spots konnte das
Modell der Fermi-Beschleunigung die Beobachtungs-
daten sehr gut erkléren. Danach betrégt der Durchmesser
der Hot Spots typischerweise 6500 Lichtjahre, léngs der
Strémungsrichtung variiert die Ausdehnung zwischen
320 Lichtjahre und 6400 Lichtjahren. Die Magnet-
feldstérken liegen in einem engen Bereich von 30 bis 50
nT, und die im Jet stromendenTeilchen treffen mit 30 bis
50 Prozent der Lichtgeschwindigkeit im Hot Spot ein.
Im Rahmen dieses Modells &}t sich hieraus schlief3en,
daid die Zeitskala fur die Beschleunigung der Elektronen
zwischen 300 und 20000 Jahren betragt. Sie gibt an, inn-
nerhalb welcher Zeit die Elektronen ihre Energie ver-
doppeln.

Esscheint, alsmufiten die Teilchen sehr schnell (inner-
halb von etwa 500 Jahren) beschleunigt werden, damit
sieflr die Emission optischer Synchrotronstrahlung aus-
reichend hohe Energien erreichen. Esist unklar, welche
Bedingungen dafUr erforderlich sind. Hier spielen offen-
bar spezielle Verhaltnisse im Plasma, wie Turbulenzen
oder Scherstrdmungen, die starke M agnetfel der erzeugen
konnen, eine Rolle. Uberdies erwies es sich, dal3 Fermi-
Beschleunigung nicht in allen Féllen a's Erklérung aus-
reicht. Beispiele hierfir sind die Hot Spots in der
Radioquellen 3C 33, 3C 303 W und Pictor A.

Rontgenaufnahme des Jets

Die Tatsache, dal? das Synchrotronspektrum im ersten
Knoten, A, bis hin zum Ultraviolettbereich (101 Hz)
nicht abbricht (Abbildung IV.26), gab zu der Vermutung
Anlai3, dal? sich dieses Emissionsgebiet sogar im Ront-
genbereich nachweisen lief3e. In den achtziger Jahren
hatte man mit dem Einstein-Observatorium vage
Andeutungen fir Rontgenstrahlung aus diesem Gebiet
erhalten. Auf einer ersten Aufnahme mit dem
Rontgenteleskop ROSAT im Jahre 1992 war der Jet bei
einer Belichtungszeit von fast funf Stunden bereits ein-
deutig erkennbar. Eine zweite Aufnahme mit 19 Stunden
Belichtungszeit erfolgte drei Jahre spéter.

Auf der resultierenden Rontgenaufnahme zeigt sich
im Bereich des optisch sichtbaren Jets knapp 15 Bo-
gensekunden vom Quasar entfernt ein Rontgenknoten.
Dieser falt jedoch nicht, wie erwartet, mit Knoten A
zusammen. Vielmehr scheint die Rontgenemission in
einem Bereich nahe Knoten B zu entstehen. Dort gibt es
eine kleine aber signifikante réumliche Abweichung der
Strahlungsverteilungen im optischen von derjenigen im
Radiobereich, die, wie oben gezeigt, im Ubrigen Teil des
Jets sehr gut Ubereinstimmen. Allerdings ist die gemes-
sene Rontgenleuchtkraft so hoch, dald sie sich nicht a's
Synchrotronstrahlung erkléren 1823, Ihre Natur ist bis-
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lang noch vdllig unklar. Nicht auszuschlief3en ist derzeit
die Moglichkeit, da’ sie gar nicht aus dem Jet selbst
kommt, sondern von einem anderen Objekt, da’ nur
zuféllig auf der Sichtlinie zum Jet liegt.

Trotz weiterer Fortschritte im Verstandnis der
Radiogalaxien und ihrer Jets, sind doch noch zahlreiche
Fragen offen. Hierzu z&hlt insbesondere die nach der
Teilchenbeschleunigung. Die MPIA-Gruppe hat bereits
weitere hochauflésende Beobachtungen vorgenommen,
um mdoglichst in die Beschleunigungszonen hineinzu-
schauen.

Galaxien in der Umgebung von Quasaren
und der Gravitationslinseneffekt

Quasare sind die leuchtkraftigsten Objekte im Uni-
versum. In einem Gebiet, das vermutlich nicht wesent-
lich groRer ist als unser Planetensystem, erzeugen diese
Himmelskorper bis zu 101 Sonnenleuchtkréfte und sind
damit — eine isotrope Abstrahlung vorausgesetzt — bis zu
einigen zehntausendmal heller as ganze Galaxien. Sie
sind daher bis in grof3e Entfernungen nachweisbar. Die
hochste bislang bekannte Rotverschiebung wurde fir
einen Quasar gemessen und betrégt z = 4.92. Quasare
erscheinen zwar auf Aufnahmen stets punktférmig, um
einige von ihnen liel3en sich jedoch Galaxien nachwei-
sen. Das heild, Quasare sind extrem kompakte und
leuchtkré&ftige Zentral gebiete von Galaxien.

Die Untersuchung der Quasar-Galaxien gehort bereits
seit Beginn der 80er Jahre zu den Schwerpunkten der
Forschung am MPIA. Im Jahre 1997 stand jedoch eine
andere Frage im Vordergrund, die seit Uber zehn Jahren
kontrovers diskutiert wird: Gibt esin der Umgebung von
Quasaren eine signifikante Uberhéufigkeit von Gala-
xien?

Vor zehn Jahren beispielsweise glaubten amerikani-
sche Astronomen innerhal b eines bestimmten Radius um
einige Quasare eine Anhaufung von Galaxien, die
scheibar heller waren as 21 mag, nachgewiesen zu
haben. Sie deuteten dies damit, dal3 Galaxien in der Néhe
von Quasaren eine grolRere L euchtkraft entwickeln. Eine

nachfolgende Studie konnte den Befund nicht bestati-
gen, ergab aber angeblich eine Anhaufung schwéacherer
Galaxien in der ngheren Umgebung der Quasare. Spéter
wurde auch dieses Resultat angezweifelt und als stati-
stisch nicht signifikant erachtet.

Bisherige Untersuchungen beschrénkten sich auf sehr
nahe Quasare bis etwa z = 0.3. Eine am Calar-Alto-
Observatorium angefertigte Studie sollte mit sehr tiefen
Aufnahmen zu schwécheren Objekten und somit zu
groReren Rotverschiebungen vorstof3en. Um schwache
Galaxien bis 26. GrofRe noch registrieren zu kénnen,
waren lange Belichtungszeiten zwischen etwa vier und
sieben Stunden im Primérfokus des 3.5-Meter-Tel eskops
nétig. Ein Himmelskorper 26. Groéf3e erscheint etwa so
hell wie eine brennende Kerze auf dem Mond!
Ausgewahlt wurden drei Felder, in deren Zentrum sich
jeweils ein Quasar bei einer Rotverschiebungum z=1
befand (Abbildung 1V.29):. In dieser Entfernung waren
auf den Aufnahmen noch Galaxien erkennbar, die bis zu
2.5 GrofRenklassen, also einen Faktor 10, schwécher sind
a s das Milchstral3ensystem. Damit ging diese Studie um
drei GroRRenklassen tiefer als alle vorherigen.

Davon den Galaxien keine Spektren gewonnen wur-
den, waren beziiglich der Entfernungen lediglich statisti-
scheAussagen aufgrund der scheinbaren Helligkeiten der
Sternsysteme mdglich. Demnach sollten Vorder-
grundgalaxien im Helligkeitshereich zwischen 18 und 23
mag erscheinen, Galaxien in den Entfernungsbereichen
der Quasare hingegen zwischen 23 und 26 mag. Fur diese
beiden Untergruppen wurde die Galaxiendichte in drei
verschiedenen Abstandsbereichen um die Quasare
bestimmt. Das Ergebniswar eindeutig: Weder die Gruppe
der hellen, mutmal3ichen Vordergrundgal axien noch die
der schwacheren, vermutlich mit dem Quasar assoziier-
ten Galaxien zeigte eine signifikant erhdhte
Flachendichte in der nahen Umgebung der Quasare.
Diese, bislang am tiefsten gehende Untersuchung spricht
demnach deutlich gegen friihere Vermutungen, Galaxien

Abb.1V.29: Ausschnitt der drei Felder um die Quasare OT 566,
PK S 2216-038 und PK S 2356+196.
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Abb.IV.30: Prinzip des Gravitationslinseneffekts. Das
Schwerkraftfeld eines Galaxienhaufens lenkt das Licht eines
entfernten Quasars ab. Als Folge hiervon sieht man am Himmel
zwel Bilder A und B des einen Quasars. Einesder beiden Bilder
ist gegenliber dem ungestorten Bild verstérkt.

wirden sich um Quasare haufen oder durch
Wechselwirkung mit Quasaren aufgehel It werden.

Die Quasar-Studie hat neben diesem wichtigen
Ergebnis zu einer weiteren wesentlichen Schluf3-
folgerung gefuihrt: Vermutlich sind so gut wie ale
Galaxien mit Rotverschiebungen z > 1 durch den
Gravitationslinseneffekt beeinflut und in ihrer
Helligkeit statistisch um Faktoren 1.2 bis 2 aufgehellt.

Der Gravitationdinseneffekt beruht auf der von der
Allgemeinen Relativitétstheorie beschriebenen Tatsache,
da Materie die sie umgebende Raumzeit krimmt
(Abbildung 1V.30). Licht von einem entfernten Objekt,
das auf dem Weg zur Erde eine solche Krimmung der
Raumzeit durchlauft, weicht von seiner geradlinigen
Bewegungsrichtung ab. Der Ablenkwinkel ist proportio-
nal zur wirkenden Masse und umgekehrt proportional
zum geringsten Abstand des Lichtstrahls vom
Massenmittelpunkt. Solche, durch die Gravitation
gekrimmten Raumzeitgebiete wirken wie optische
Linsen. Je nach Geometrie erscheint von der Erde aus
gesehen das hintere, »gelinste« Objekt aufgrund dieses
Effekts entweder als Mehrfachbild oder als Ring.
Letzteresist dann der Fall, wenn Hintergrundobjekt und
davorstehende »linsende« Masse genau auf derselben
Sichtlinie des Beobachters liegen.

Dartber hinaus verstarkt der Gravitationslinseneffekt
die Intensitét eines der erzeugten Bilder. Ein »gelinstes«
Objekt erscheint heller, as es ohne diesen Effekt der
Fall wére.

In der MPIA-Studie fanden sich bei zwei der drei
beobachteten Quasare nahezu auf der Sichtlinie schwa-
che, vermutlich vor dem Quasare stehende Galaxien. Es
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besteht daher der Verdacht, dal3 die Quasarbilder durch
den Gravitationslinseneffekt verstérkt sind.

Da weder Entfernung noch Masse der Vorder-
grundgalaxien bekannt waren, mufdte der Effekt auf-
grund ihrer Helligkeit und mit Hilfe statistischer
Argumente abgeschétzt werden. Dabel stellte sich her-
aus, dal3 die scheinbare Helligkeit der Quasare um einen
Faktor 1.2 bis 2 verstérkt ist.

Diedrel Aufnahmen gingen sehr tief, so dafd auf ihnen
eine hohe Galaxiendichte erkennbar wurde. Bis zur
Grenzgrof3e von 26 mag betrégt die Flachendichte etwa
2 X 10° Galaxien pro Quadratgrad. Das bedeutet, daRd je
zwei benachbarte Galaxien im Mittel nur 8.2
Bogensekunden voneinander entfernt sind. Es stellt sich
deshalb die Frage, ob diese hohe Galaxiendichte dazu
fuhrt, dal3 wir weit entfernte Objekte generell durch den
Gravitationslinseneffekt beeinfluf3t sehen.

Diese Frage lief sich statistisch abschétzen. Dazu
wurde angenommen, dal3 die Galaxien in einem
Rotverschiebungsbereich zwischen 0 und 1 beliebig ver-
teilt sind. Es stellte sich heraus, dal? eine beliebige
Quelle bei einer Rotverschiebung von z = 1.2 mit hoher
Wahrscheinlichkeit »gelinst« ist, und daB ihre scheinba-
re Helligkeit um das 1.1- bis 1.5fache verstérkt ist. Das
heil3t, dal’3 wir das ferne Universum nie ganzlich unge-
stort werden beobachten konnen. Der Gravita-
tionslinseneffekt verandert die scheinbaren Helligkeiten
und teilweise auch das Erscheinungsbild der Objekte.

Interessant ist in diesem Zusammenhang auch die
Frage nach dem sogenannten Mikro-Gravitations-
linseneffekt. Er wird nicht durch das gesamte Gravi-
tationsfeld einer Galaxie verursacht, sondern durch das
Schwerefeld der einzelnen darin befindlichen Sterne.
Wegen der Bewegung der einzelnen Sterne relativ zu
dem hinteren Objekt bewirkt der Mikro-Gravitations-
linseneffekt kurzzeitige Schwankungen der scheinbaren
Helligkeit. Es besteht daher schon seit léngerem der
Verdacht, dal3 beobachtete | ntensitatsschwankungen bei
Quasaren im Zeitraum von Stunden bis Tagen nicht auf
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intrinsische Helligkeitsvariationen der Quasare selbst
zurtickzufiihren sind, sondern durch den Mikro-
Gravitationslinseneffekt nur vorgetauscht werden. Dies
hétte wichtige Konsequenzen, da aus der schnellen
Variation der Helligkeit auf die raumliche Ausdehnung
des das Licht emittierenden Quasars geschlossen wird.

Diein der neuen Studie nachgewiesene Fléchendichte
der Galaxien deutet indes darauf hin, daf3 der Mikro-
Gravitationslinseneffekt keinen signifkanten Einflul hat.
Dies gilt allerdings nur bis zu der beobachteten
Grenzgrof3e von 26 mag. Sollte aber die Haufigkeit von
Galaxien mit bis etwa zur 30. Grofe abnehmender
Helligkeit weiter ansteigen, wie von einigen Astronomen
vermutet, so wilrde der Mikro-Gravitationslinseneffekt
tatséchlich so gut wie jeden entfernten Quasar betreffen.
In diesem Fall wirde also ebenfalls gelten: Quasare mit
Rotverschiebungen z > 1 lassen sich nicht ungestort
beobachten.

Optische Identifikation
eines Gamma Ray Bursters

Seit nahezu 30 Jahren registrieren Astronomen ein
kosmisches Phdnomen, dessen Natur bis vor kurzem
ganzlich ungeklart war: Unvermittel leuchtet irgendwo
am Himmel im Gammabereich fir wenige Sekunden bis
Minuten eine Strahlungsquelle auf, um danach wieder zu
verschwinden. In dieser kurzen Zeitspanne sind diese
sogenannten Gamma Ray Bursters die hellsten Gam-
maguellen am gesamten Himmel. Da Gammateleskope
die Positionen dieser Ausbriiche nur sehr ungenau fest-
legen konnen, waren die Quellen lange Zeit mit opti-
schen Teleskopen nicht identifizierbar. Mit dem 1991
gestarteten Compton Gamma Ray Observatory der
NASA, an dem auch Physiker vom MPI fur extraterre-
strische Physik in Garching beteiligt sind, lief3 sich die-
ses Phénomen erstmals kontinuierlich Uber mehrere
Jahre hinweg beobachten.

Der Satellit Compton konnte zeigen, dal? etwa einmal
pro Tag ein Gamma Burst zu beobachten ist, und dal3
diese omindsen Quellen vollig gleichmadig Uber den

Himmel verteilt sind. Sie missen sich demnach entwe-
der in einem relativ nahen sphérischen Bereich um das
Sonnensystem oder das Milchstral3ensystem herum auf-
halten, oder aber in anderen, weit entfernten Galaxien
stehen. Uber hundert Theorien wurden entworfen, um
die Natur der Bursts zu erkléren.

Die Wende kam 1997 mit dem von Italien und den
Niederlanden gebauten Satelliten BeppoSAX. Er ist in
der Lage, die Gamma Bursts zu registrieren und sie bin-
nen kurzer Zeit mit einem ebenfalls an Bord befindli-
chen Rontgenteleskop zu lokalisieren. So gelang es am
28.2.1997 und am 8.5.1997, die Positionen von zwei
Bursts genau zu bestimmen. Bei ersten Nachbeob-
achtungen mit optischen Teleskopen, wie dem Hubble-
Weltraumteleskop und dem Keck-Teleskop, fanden sich
an den fraglichen Stellen langsam schwécher werdende
Lichtquellen, bei denen es sich sehr wahrscheinlich um
die optischen Gegenstlicke der Gamma Bursts handelte.
In einem Fall gab es sogar spektroskopische Beob-
achtungen. Sie lieffen kaum noch Zweifel daran, dai
sich die Ausbriiche in fernen Galaxien ereignen.

Im dritten Fall, am 14.12. 1997, konnte auch das 3.5-
Meter-Teleskop auf dem Calar Alto einen wichtigen
Beitrag zu diesem hochaktuellen Forschungsgebiet lie-
fern. Der Gamma Burst mit der Bezeichnung GRB
971214 ereignete sich gegen 23.34 Uhr Weltzeit und dau-
erte 25 Sekunden. Alberto Castro-Tirado vom Astro-
physikalischen Institut Madrid rief auf dem Calar Alto an
und bat den dortigen beobachtenden Astronomen des
MPIA um Aufnahmen des entsprechenden Himmels-
gebietesim Infrarotbereich. Es entstanden zwei Belich-
tungen mit der Infrarotkamera OMEGA bei 22 um
Wellenlénge, jeweils 3.5 und 5 Stunden nach dem Aus-

Abb.IV.31: (a) Mit dem 3.5-Meter-Teleskop gewonnene
Infrarotaufnahme des Gamma Ray Bursts GRB 971214. Esist
die Summe von zwei Aufnahmen 3.5 und 5 Stunden nach dem
Aufblitzen im Gammabereich. (b) Aufnahme eines kleineren
Gebietes um den Gamma Ray Burst mit dem Keck-Teleskop
zwei Tage und (c) mit dem Hubble-Weltraumteleskop vier
Monate nach dem Gammablitz. (Bilder: (b) Keck Telescope,
(c) NASA).
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bruch. Tatséchlich zeigten diese Aufnahmen ein schwa-
ches Objekt 18. Grofde (Abbildung 1V.314), dasim Ver-
gleich mit spéteren Beobachtungen anderer optischer
Teleskope (Abbildung 1V.31b, ¢) eindeutig als »Nach-
glUhen« des Gamma Burstsidentifiziert werden konnte.

Beobachtungen an anderen Observatorien ergaben
zusammen mit denen am Calar Alto die spektrale Ener-
gieverteilung der Quelle Uber einen weiten Wellen-
léngenbereich bis 2.2 um, die as Grundlage fur theoreti-
sche Modelle dient. Leider war in der darauf folgenden
Nacht wegen schlechter Wetterverhaltnisse keine erneute
Beobachtung mdglich, so dald sich die zeitliche Entwick-
lung des I R-Leuchtens nicht weiter verfolgen lief3. Den-
noch deuten die Daten darauf hin, dal3 der Gamma Burst
im Infraroten sein Helligkeitsmaximum etwa zehn Stun-
den nach dem Ausbruch im Gamma-Bereich erreichte.

Alswahrscheinliche Erklérung fur die Bursts gilt fur
viele Astrophysiker die Verschmelzung zweier Neutro-
nensterne. Neutronensterne sind extrem dichte Himmels-
korper mit nur zwanzig Kilometern Durchmesser, deren
Masse etwa eine Sonnenmasse betragt. Umkreisen sich
zwei Neutronensterne in einem engen Doppelstern-
system, so strahlen sie Gravitationswellen ab. Dadurch
verlieren sie Energie und ndhern sich einander langsam
an. Schliefdlich bertihren sich ihre Oberflachen, undin
Bruchteilen einer Sekunde verschmelzen die beiden
Korper. Dies l0st eine Explosion aus, in der sich die
Materie auf einige hundert Milliarden Grad erhitzt und
nahezu mit Lichtgeschwindigkeit explodiert. In diesem
Feuerball entsteht auch intensive Gammastrahlung, die
blitzartig entweicht.

Bel einem Vorgang dieser Art sollte eine Energie von
bis zu 10°! erg frei werden. Wahrend diese Hypothese
die zwel ersten Bursts erkldren konnte, entpuppte sich
GRB 971214 a's ungewdshnlicher Fall. Spektrokopische
Untersuchungen ergaben, dald dieser Ausbruch sich in
einer Galaxie mit einer sehr grof3en Rotverschiebung z =
3.42 ereignet hatte, was eine sehr grof3e Entfernung und
Leuchtkraft bedeutet: Hat GRB 971214 seine Strahlung
isotrop abgegeben, so wurde alein im Gammabereich
eine Energie von (iber 10° erg freigesetzt. Das ist rund
hundertmal mehr als eine Supernova tiber den gesamten
Wellenléngenbereich abstrahlt.

Damit bliebt dieses Phénomen rétselhaft. Um ihm auf
die Spur zu kommen, wird es entscheidend darauf
ankommen, noch wesentlich mehr Gamma Bursts, ins-
besondere auch in nahen Galaxien, zu untersuchen.

Theoretische Arbeiten
Die leuchtenden Arme der Spiralgalaxien

Spiralgalaxien gehdren zu den asthetisch anspre-
chendsten Objekten im Universum. Auch unser
Milchstrallensystem ist eine Galaxie von diesem Typ. lhr
charakteristischesMerkmal aber, die Spiralstruktur, birgt

noch viele Unklarheiten. Erklart wird dieses Phdnomen
im Rahmen der sogenannten Dichtewellentheorie. Am
MPIA befaldt sich die Theoriegruppe seit einigen Jahren
mit der Frage, wie sich aus der beobachteten Form der
Galaxien bestimmte physikalische Parameter dieser
Theorie herleiten lassen.

Seit langerem ist bekannt, dal3 Spiralgalaxien diffe-
rentiell rotieren. Das heif¥, in unterschiedlichen Ab-
sténden vom Zentrum bewegen sich Sterne und
Gaswolken mit unterschiedlichen Winkelgeschwin-
digkeiten. Im algemeinen bendtigt ein in grof3em
Abstand vom Zentrum umlaufender Stern fur einen
Umlauf lénger as ein weiter innen laufender. Wirden
die Spiralarme stets aus denselben Sternen bestehen, so
wéren die Arme innerhalb weniger Rotationsperioden
aufgewickelt. In der Natur beobachtet man jedoch fast
ausschliefdlich Spiralgalaxien mit offenen Spiralarmen.
Hieraus folgt, daR sich die Spiralarme, anders als die
Sterne, mit konstanter Winkelgeschwindigkeit drehen,
ahnlich wie Speichen eines Rades. Allerdings handelt es
sich nicht um die Bewegung von Materie, sondern um
eine Welle im Gravitationsfeld der Scheibe.

Bereits in den zwanziger Jahren aul3erte der schwedi-
sche Astronom Bertil Lindblad erste Gedanken zu einer
Dichtewellentheorie. 1964 entwickelten ChiaC. Lin und
Frank Shu die erste mathematisch ausformulierte
Theorie. Seitdem werden die Spiralgalaxien mit grof3en
Armen, sogenannte Grand-Design-Galaxien, mit Hilfe
dieser Dichtewellentheorie beschrieben.

Die Dichtewellentheorie beruht auf folgenden
Gedanken. Alle Sterne und das interstellare Gas erzeu-
gen ein Schwerkraftpotential. Im Idealfall wére dieses
Potential symmetrisch zum Zentrum. In der Dichte-
wellentheorie nimmt man an, dal3 diesem Potential eine
spiraférmige Stérung Uberlagert ist, welche die gesam-
te Materie der Scheibe, also Gas und Sterne, erfal?t und
sich relativ zu diesen Objekten bewegt. Sie rotiert mit
fester Winkelgeschwindigkeit um das Zentrum. Die
sichtbaren Spiralarme kennzeichnen die drtlichen
Maxima dieser Welle.

Im Einflul3pereich der Welle wird die Materie leicht
abgebremst. Das interstellare Gas wird dadurch ortlich
komprimiert und kann sich zu neuen Sternen weiter ver-
dichten. Die jungen heilfen Sterne und leuchtenden
Gasnebel sind dann entlang der Spiralform der
Dichtewelle angeordnet und markieren ihren Verlauf,
dhnlich wie Lampen nachts das Stral3ennetz einer Stadt
sichtbar machen.

Viele Fragen sind aber bis heute noch ungeklért:
Wodurch werden die Potentialstérungen ausgeldst?
Welches dynamische Verhalten stabilisiert die Wellen,
und Uber welchen Zeitraum hinweg? Wie schnell bewe-
gen sich die Wellen durch die Scheibenmaterie hindurch?

Bei der Beantwortung dieser Fragen spielen gemaf3
der wichtigsten Dichtewellentheorie sogenante Reso-
nanzen eine wesentliche Rolle. Sie lassen sich wie folgt
verstehen. Die Sterne laufen auf epizyklischen Bahnen
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elliptical orbit

Abb.IV.32: Veranschaulichung der Epizykelbahnen von
Sternen in Spiralgalaxien.

um das Zentrum (Abbildung IV.32). Eine solche Bahn
kann man durch zwei Bahnkomponenten darstellen: eine
grof3e kreisformige um das Zentrum und eine weitere
kleinere elliptische Bahn, deren Mittelpunkt auf dem
groRen Kreis entlangwandert. Dies ist eine Epizy-
kelbahn. Nun kann es zwischen den Frequenzen der
Bahnkomponenten zu Resonanzen kommen, wobei eine
Resonanz durch ein ganzzahliges Verhéltnis der jeweili-
gen Frequenzen definiert ist. Man unterscheidet bei den
Sternen zwischen der Epizykelfrequenz k und der
Rotationsfrequenz 2 sowie der Frequenz der Dichte-
welle Q4. Drei Resonanzen werden in den Arbeiten
besonders erwéhnt: die innere 4/1-Resonanz (2 — Q4=
k/4), dieinnereund &uliere Lindblad-Resonanz (2 — 2=
* k/2) sowie die Korotation (22 = Q). Im letzten Fall
laufen also die Dichtewelle und die Sterne auf der grofzen
kreisférmigen Bahn mit gleicher Geschwindigkeit um
das Zentrum.

Viele Theoretiker sind sich heute darliber einig, dal3
die grofien, offenen Spiralarme in Grand-Design-Gala-
xien an einer dieser Resonanzen enden. Unklar ist aber,
bei welcher. Die Antwort auf diese Frageist sehr bedeut-
sam fir das Versténdnis der dynamischen Entwicklung
und der Stabilitét der Spiralstruktur. Anfénglich wurden
die @Rere Lindblad- und die Korotationsresonanz as
Begrenzung der Spiralarme bevorzugt, in den neunziger
Jahren sprachen jedoch immer mehr Argumente dafr,
dai die Spiralarme bei Galaxien mit stark ausgepragten,
offenen Armen (»Anstellwinkel« grof3er als 20 Grad) bei
der 4/1-Resonanz enden. Eine 4/1-Dichtewelle wére die
langsamste der genannten drei Moglichkeiten.

Am MPIA befal?t sich die Theoriegruppe bereits seit
einigen Jahren mit der Dynamik der Spiralstruktur. Im
Berichtgahr gab es Fortschritte in der Frage nach der
Bewegung der Wellen in der Scheibe. In Computer-
simulationen wurden Galaxienscheiben durch 20000
anfénglich gleichmélig verteilte Teilchen dargestellt.
Dann wurde diesem Ensemble eine Dichtewelle in Form
einer logarithmischen Spirale aufgepréagt und beobach-
tet, wie das Gas darauf reagiert. Gerechnet wurde mit
dem Smoothed Particle Hydrodynamic Code (SPH),
dem fUr einige physikalische Gréfen, wie Schall-
geschwindigkeit, Viskositdt des Gases und Amplitude
der Dichtewelle, verschiedene Werte eingegeben wur-
den. Ein Vergleich mit dem beobachteten Spiralmuster
gat alsTest fur die Modelle. Dabel ist eswesentlich, dafd
sich die Rotationskurve (die Geschwindigkeiten der
Sterne in Abhangigkeit von ihrem Abstand vom
Zentrum) messen &3, wahrend sowohl die Lage der
Resonanzen als auch die Rotationsgeschwindigkeit der
Dichtewelle nicht aus Beobachtungen ableitbar sind.
Beide ergeben sich erst aus dem Modell.

Abb.IV.33: Computersimulation von Spiralmustern bei unter-
schiedlichen angenommenen Resonanzen. (a) 4/1-Resonanz,
(b) Korotation, (c) &uflere Lindblad-Resonanz. Das 4/1-
Resonanz-Modell gibt die beobachteten Strukturen am besten
wieder.
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Zunéchst wurden drei Simulationsaufe durchgefiihrt,
in denen die Spiralarme jeweils an der 4/1-Resonanz, bei
Korotation oder an der &uferen Lindblad-Resonanz
endeten (Abbildung 1V.33). Nach zehn Uml&ufen wur-
den die entstandenen Spiralmuster beispielsweise mit
demjenigen der Galaxie NGC 5247, einer Sc-Galaxie,
verglichen. Das Korotationsmodell gab die Redlitét in
verschiedener Hinsicht nicht adaquat wieder. So bildete
sich im inneren Bereich eine rautenférmige Struktur aus,
diein der Natur nicht beobachtet wird. Weiter auf3en ent-
stand ein Ring, der ebenfalls nicht beobachtet wird.
Auch der Fal, in dem die Spirale an der aufReren
Lindblad-Resonanz endete, entsprach nicht den
Beobachtungen. Ein grundsétzliches Problem der
Morphologie dieser Modelle ist eine viel zu schwach
ausgepragte innere Spiralstruktur, und aufRerdem sind
die Arme enger gewunden als esbei echten Galaxien der
Fall ist.

Da das 4/1-Modell die realen Verhaltnisse am besten
beschreibt, wurde dieses detaillierter untersucht.
Zunéchst wurde dem Teilchenensemble eine symmetri-
sche, zweiarmige Dichtewelle aufgepragt. Dabei bilde-
ten sich nach einigen Umlaufen nicht nur die beiden
Hauptspiralarme aus, sondern es trat auch eine
Aufspaltung der beiden Arme auf. Dieses Phdnomen ent-
steht durchaus nicht zufélig, vielmehr ist es ein typi-
sches Merkmal der 4/1-Resonanzmodelle, das bereitsin
den achtziger Jahren theoretisch erklért wurde. Solche
Aufspaltungen werden bei Spiralgalaxien auch sehr hau-
fig beobachtet.

Eine bessere Ubereinstimmung der 4/1-Modelle mit
der Reditét wurde erzielt, wenn zusétzlich zur zweiar-
migen Dichtewelle eine einarmige Stérung eingebaut
wurde, die mit derselben Winkelgeschwindigkeit rotiert
wie die Spiralstruktur. Dann entstehen auch im
Spirdarmmuster Asymmetrien, wie sie sich beispiels-
weise in NGC 5247 beobachten lassen (Abbildung
IV.34). So tritt die Aufspaltung im einen Arm ndher am
Zentrum auf als im gegenlberliegenden (in der
Abbildung mit il und i2 bezeichnet). Auch andere in
Galaxien beobachtete Detail s, wie Gasbriicken zwischen

Abb.1V.34: Vergleich des beobachteten Spiralmustersin der
Galaxie NGC 5247 (a) mit dem simulierten 4/1-Modell (b).
Dieseserklart nicht nur die grof3raumige Struktur, sondern auch
Details, wieAufspaltungen der Arme (i1 undi2).

zwel Armen oder schwache Auslaufer der Hauptarme im
Bereich der duRReren Lindblad-Resonanz, traten in den
Simulationen auf.

In zwei weiteren Simulationsldufen wurde zudem
jeweils eine Dichtewelle mit konstanter und eine mit
langsam anwachsender Amplitude eingegeben. Das
resultierende Spiralmuster unterschied sich nicht
wesentlich. Eine hohere Viskositét flhrte zu pragnante-
ren Spiralarmen.

Die eindrucksvolle Ubereinstimmung der gezeigten
Modelle mit der Morphologie von finf beobachteten
Spiralgalaxien liefert weitere gewichtige Argumente fur
die Annahme, da3 in Grand-Design-Spiralgalaxien mit
offenen Armen das Ende des symmetrischen Teiles der
Spiralstruktur bei der 4/1-Resonanz liegt.

Dunkle Materie in Spiralgalaxien

Die leuchtenden Arme dominieren das Erschei-
nungshild einer Spiralgalaxie. Seit Mitte der siebziger
Jahre deuten Beobachtungen jedoch darauf hin, daf
diese Sternsysteme von Materie umgeben sind, die zwar
nicht leuchtet, die aber Uber grofe Bereiche das dynami-
sche Verhalten der Galaxien beherrscht. Diese Dunkle
Materie, so deuten Untersuchungen an, kénnte bis zu
zehnmal so viel Masse enthalten wie die gesamte leuch-
tende Materie, also Sterne und Wolken interstellarer
Materie, zusammen. Die Theoriegruppe am MPIA ver-
sucht, mit Hilfe von Computersimulationen Hinweise
auf die Natur der Dunklen Materie zu erhalten.

Die Gesamtmasse der leuchtenden Materie in einer
Galaxie, aso der Sterne und Gasnebel, 1813t sich bestim-
men, indem man Helligkeit und Entfernung mif und
daraus die Leuchtkraft errechnet. Die Gesamtmasse der
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Abb.IV.35: Die gemessene Rotationsgeschwindigkeit der
Galaxie DDO 154 in Abhéngigkeit von der Entfernung r zum
Zentrum (obere dicke gestrichelte Kurve) 183t sich durch die
gravitative Wirkung mehrerer Komponenten erkléren. CDM =
Elementarteilchen der kalten Dunklen Materie, disk = Sterne
und Gas in der Galaxienscheibe, bulge = Sterne und Gasim
zentralen Bauch der Galaxie und MACHO = dunkle Kérper im
Halo der Galaxie.

leuchtenden Materie erhdlt man, wenn man ein fir
Spiralgalaxien typisches Verhéltnis der Masse zur
Leuchtkraft annimmt. Dieses liegt bei zwel bis drei
Sonnenmassen pro Sonnenleuchtkraft.

Auf anderem Wege |83t sich die Masse aller Materie
bestimmen, die gravitativ in der Galaxie wirkt. Hierzu
mi 3t man die Rotationsgeschwindigkeit von Sternen und
Gas in unterschiedlichen Abstdnden vom Zentrum. Das
Newtonsche Gravitationsgesetz ermdglicht es, allein aus
der Umlaufgeschwindigkeit der Objekte die Masse zu
berechnen, die sich innerhalb von deren Umlaufbahn
befindet. Das heif3t, je grof3er der Abstand der beobacht-
baren Objekte vom Zentrum ist, desto besser 1&3t sich
die Gesamtmaterie einer Spiralgalaxie bestimmen.

Messungen von Rotationskurven ergaben nun, dal?
alle Spiralgalaxien wesentlich mehr gravitativ wirksame
Materie enthalten missen, als aus der Leuchtkraft-
bestimmung ermittelt wurde. Anders gesagt: Gabe es nur
die sichtbaren Sterne und das Gas, so wirden die durch
die beobachteten Rotationsgeschwindigkeit hervorgeru-
fenen Zentrifugalkréfte die Spiralgalaxien zerreil3en. Es
mul’ also grof3e Mengen an Dunkler Materie geben, wel-
che die Sternsysteme zusammenhalten.

Aus verschiedenen Griinden gehen die Theoretiker
davon aus, dal3 die Dunkle Materie nicht in den Scheiben
der Spiralgalaxien konzentriert, sondern in einem die
Galaxien sphérisch umgebenden Halo verteilt ist. Eine

der spannendsten Fragen der modernen Astrophysik
betrifft nun die Natur dieser Materie. Grundsétzlich
kommen zwei Moglichkeiten in Betracht:

. lichtschwache, aus »normaler» Materie bestehende
Objekte wie massearme Sterne, Braune Zwerge,
Neutronensterne oder Schwarze Locher. Man nennt
sie Massive Compact Halo Objects, kurz: MACHOs.

. ein fein verteiltes Gemisch aus unbekannten, soge-
nannten nicht-baryonischen Elementarteilchen. Sie
werden as Weakly Interacting Massive Particles,
WIMPs, bezeichnet. Man unterscheidet hier wieder-
um zwischen heif3er Dunkler Materie (HDM) und kal-
ter Dunkler Materie (CDM).

Auch unser MilchstralRensystem mul? von einem solchen
Dunklen Halo umgeben sein. Im Jahre 1993 gelang einer
Gruppe amerikanischer Astronomen der indirekte
Nachweis von unsichtbaren Himmelskdrpern, den
MACHOs. Eine lediglich auf sechs nachgewiesenen
Objekten beruhende statistische Analyse fuihrte zu dem
Ergebnis, dal} die MACHOs massearme Objekte im
Bereichvon 0.5 = 0.25 Sonnenmassen sind. Eine solche
Population sollte indes im Infrarotbereich bei anderen
Spiral galaxien nachweishar sein, wenn essich um Sterne
handelt. In diese Analyse geht jedoch eine Modell-
annahme Uber die rdumliche Verteilung der MACHOs
entscheidend ein. Diese Verteillung ist jedoch nicht
bekannt.

Um diese Modellannahme zu testen, beschéftigte sich
die Theoriegruppe am MPIA mit der Zwergspiralgalaxie
DDO 154. Sieweist die bislang wohl von allen Galaxien
am genauesten gemessene Rotationskurve auf. Diese
deutet darauf hin, dafd sich im Halo rund 15mal so viel
Dunkle Materie befindet wie leuchtende Materie in der
Scheibe. Die bis in eine Entfernung von 30000
Lichtjaghren vom Zentrum gemessene Rotationskurve
lie3 sich indes bisher nicht erkléren. Kosmologische
Modelle mit kalter Dunkler Materie (CDM), welche den
inneren Teil der Rotationskurve gut wiedergaben, liefer-
ten viel zu viel Dunkle Materie in &ufferen Bereichen,
und jene Modelle, welche die dufere Rotationskurve
beschrieben, enthielten zu viel Dunkle Materie im
Zentralbereich.

In einem neuen Ansatz ging die Gruppe am MPIA
davon aus, da sich im Halo von DDO 154 sowohl
MACHOs as auch CDM-Teilchen befinden. Die
Rotationskurve lief? sich in alen Bereichen ausgezeich-
net mit einem Modell beschreiben, in dem sich die
MACHOs in einem sphérischen Gebiet mit einem
Radius von etwa 16000 Lichtjahren befinden (Ab-
bildung 1V.35). Die Dichteverteilung der Objekte ent-
spricht dann einer isothermen Sphére. Die CDM-Wolke
dehnt sich hingegen bis zu einem Radius von mindestens
30000 Lichtjahren aus. Aus diesem Modell ergeben sich
fur DDO 154 die folgenden Massenanteile: 74 % CDM,
22 % MACHOSs und 4 % leuchtende Materie.
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Dieses Zwei-Komponenten-Modell fir den dunklen
Halo lield sich nun Uberraschend gut auch auf das
Milchstraliensystem Ubertragen, indem alle Mal3e etwaum
einen Faktor zehn hochskaliert wurden. Die gemessene
Rotationskurve liefd sich am besten mit folgenden Werten
beschreiben: Leuchtende Materieim zentralen Bulge: 1010
Sonnenmassen, leuchtende Materie in der Scheibe 5.6 X
1010 Sonnenmassen, MACHOs im Halo: 3.4 x 101
Sonnenmassen, CDM im Halo: 6.5 x 10 Sonnen-
massen. Damit macht die Dunkle Materieim Halo 97 %
der Gesamtmasse des Milchstraf3ensystems aus. Etwa ein
Drittel davon wiirde aus M ACHOs bestehen.

Dieses Modell besitzt eine andere Dichteverteilung
der MACHOs im Halo as bislang angenommen, was

sich auf die oben genannte statistische Massenbe-
stimmung der sechs beobachteten MACHO-Ereignisse
auswirkt. Mit dem neuen Modell liegt die Masse der
dunklen Koérper nun im Bereich von 0.06 + 0.03
Sonnenmassen. Und damit kdnnte es sich zumindest bel
einem grolReren Tell um Braune Zwerge handeln. Dies
sind sehr lichtschwache Objekte, deren Masse zwischen
jener der Sterne und jener der Planeten liegt. Die obere
Grenze fur ihre Masse liegt, abhéngig von der chemi-
schen Zusammensetzung, bei 0.08 bis 0.1 Sonnen-
massen. Die Suche nach Braunen Zwergen wird zukunf-
tig auch am MPIA eine wichtige Rolle spielen. Sie soll-
ten sich im Infrarotbereich nachweisen lassen.

IV.3 Sonnensystem

Striae im Schweif des Kometen Hale-Bopp

Die Jahre 1996 und 1997 bescherten den Kometen-
forschern eine reiche Ernte: Im Friihjahr 1996 erschien
der Komet Hyakutake am Himmel. Er wurde sehr hell,
doch bereits ein Jahr spéter sollte ihm Hale-Bopp den
Rang ablaufen. Komet Hale-Bopp (C/1995 O1) — so
seine vollsténdige Bezeichnung — erreichte im Frihjahr
1997 eine maximale Helligkeit von —0.5 mag und blieb
sieben Wochen lang heller als 0. GroRe. Ubertroffen
wurde er in diesem Jahrhundert in Bezug auf seine
Helligkeit lediglich von den Kometen Ikeya-Seki (1965)
und West (1976). Fur viele Menschen war Hale-Bopp der
erste helle Komet ihres Lebens.

Am Calar-Alto-Observatorium eignet sich der licht-
starke Schmidt-Spiegel mit seinem grof3en Bildfeld ideal
fur die Untersuchung der vielfatigen und zum Teil noch
unverstandenen Phanomene, die in der Koma und im
Schweif auftreten. Dazu gehdren die sogenannten Striae.

Striae sind helle langliche »Streifen« im Staub-
schweif eines Kometen. Sie konvergieren nicht in einem
bestimmten Punkt, sondern verlaufen nahezu parallel
aus dem Staubschweif heraus in eine Richtung, die zwi-
schen denen des Gas- und des Staubschweifs liegt. Sie
entstehen also nicht unmittelbar im Kern.

Striae sind Uber mehrere Tage hinweg sichtbar.
Beobachtet wurden sie bislang lediglich im Schweif hel-
ler Kometen, wie Donati (1858) und zuletzt West (1976).
Sie hatten sich stets erst nach dem Periheldurchgang in
Absténden von weniger alseiner Astronomischen Einheit
von der Sonne entwickelt, traten aber nicht bei allen hel-

len Kometen auf, zum Beispiel auch nicht beim
Halleyschen Kometen.

Bel Hale-Bopp vermeldete der Calar Alto als erster
die Sichtung von Striae (Abbildung 1V.36). Am 17. und
18.3.1997 waren sie auf den Aufnahmen des Calar-Alto-
Schmidt-Teleskops as Teil des Staubschweifs deutlich
erkennbar. Nach einer Kontrastverstarkung zeigten sich
im einen Fall 21 Striae und im anderen 16. Die
Entdeckung wurde sofort per IAU-Circular verbreitet.
Spéter stellte sich heraus, dal? ein japanischer Astronom
am Kiso-Observatorium diese Streifen bereits am 5. 3.
im Staubschweif beobachtet, die Sichtung aber nicht
gemeldet hatte. Uberraschend war, daf3 die Striae bereits
vor dem Periheldurchgang auftauchten. Zusammen mit
Aufnahmen anderer Astronomen lief3en sie sich wahrend
des Zeitraumsvom 2. Mérz bis zum 8. April nachweisen.

Die Photoplatten der Schmidt-Kamerades MPIA wur-
den vermessen und die Daten in einem ersten Versuch mit
einem Modell von Zdenek Sekanina interpretiert.
Demnach entstehen die Striae auf folgende Weise: Aus
dem Kometenkern 16sen sich grélzere Brocken oder auch
lockere Staubwolken heraus und bewegen sich, angetrie-
ben durch den Strahlungsdruck des Sonnenlichts,
zunéchst im Innern des Schweifes vom Kern fort. Nach
einiger Zeit l6sen sich diese Brocken oder dichten
Wolken in unzéhlige Staubteilchen auf, dieje nach Gréle
unterschiedlich stark vom Sonnenlicht beschleunigt wer-
den. Dieser Partikelschwarm verteilt sich schliefllich
Uber langliche Streifen —die Striae.

Dieses Modell besitzt drei freie Parameter: 1) Die
Ausstof3zeit der Brocken oder der Teilchenwolke aus
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Abb. 1V.36: Aufnahme des Kometen Hale-Bopp im Frihjahr
1997 mit dem Schmidt-Teleskop auf dem Calar Alto. Sie zeigt
das seltene Phanomen langlicher, streifenférmiger Strukturen
im Staubschweif, sogenannter Striae.

dem Kern, 2) die Beschleunigung durch den Strah-
lungsdruck und 3) den Zeitraum bis zur Auflésung. Eine
erste Analyse der Aufnahmen deutet nun darauf hin, daf3
der AusstoR in Zeitintervallen von 11 bis 12 Stunden
erfolgte. Dies stimmt mit der beobachteten Rotations-
dauer des Kometenkernsvon 11 Stunden 21 Minuten gut
Uberein. Es erscheint daher plausibel, aber keineswegs
sicher, dal? die Ursache der Striae auf einen einzigen
aktiven Bereich auf der Oberflache des Kerns zurlick-

geht. Solche aktiven Zentren sind bekannt dafr, dal? sie
helle Gasstrahlen, sogenannte Jets, erzeugen, wie sie
auch bel Hale-Bopp beobachtet wurden. Die Zeitspanne
zwischen dem Austritt des Materias aus dem Kern und
seiner Auflésung und Bildung der Striae betragt maxi-
mal 15 Tage.

Das Modell erklart die beobachteten Striae demnach
zufriedenstellend. Die weitere Auswertung des Beob-
achtungsmaterials wird vielleicht Aufschltisse dartiber
liefern, ob die Jets tatsachlich urséchlich mit den Striae
zusammenhangen, und somit eventuell auch Uber die
Struktur des Kometenkerns selbst Informationen liefern
konnen.
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Lehrveranstaltungen

Wintersemester 96/97 und Sommersemester 97

Kursvorlesungen

H.J. Réser und M. Scholz (ARI): Einfihrung in die
Astronomie und Astrophysik |

Glindemann, Ch.Leinert: Hochauflésende Abbildungs-
methoden in der Astronomie

H.J. Roser und P. Ulmschneider (Univ. Heidelberg):
Einflhrung in die Astronomie und Astrophysik Il

J. Fried und A. Just (ARI): Galaxien

Seminare und Kolloquien

D. Lemke, R. Mundt und J. Krautter, B. Wolf,
(Landessternwarte), H. Schwan (ARI): Seminar:
Einfuhrung in die Astronomie und Astrophysik I11

K. Meisenheimer und J. Kirk (MPI fur Kernphysik):
Seminar: Nichtthermische Strahlung aktiver Galaxien

D. Lemke, K. Meisenheimer, R. Mundt und H.P. Gail
(Univ. Heidelberg), B. Fuchs (ARI), J. Krautter
(Landessternwarte): Seminar: Einfihrung in die
Astronomie und Astrophysik 111

K. Meisenheimer, H.J. Roser und J. Kirk (MPI fir
Kernphysik): Oberseminar: Galaxienhaufen

Ch. Leinert und F. Arnold, E. Grin (MPI fir
Kernphysik), W.J. Duschl, W.M. Tscharnuter (Univ.
Heidelberg): Seminar: Kometen

Offentliche Vortrage

S.V.W. Beckwith: Suche nach benachbarten Planeten-
systemen, 8.12.1997, Olbers-Gesellschaft, Bremen

D. Lemke: Das Infrarot-Observatorium SO, Pla-
netarium/Univ. Gottingen, Januar 1997

D. Lemke: Das kalte Universum, Schulvortrag, Bremen,
Juni 1997

H. Elsdsser: Neue Wege und Ziele astronomischer
Forschung, Nordrhein-Westfdlische Akademie der
Wissenschaften
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Tagungen

Das 11. Calar-Alto-Kolloquium mit Uber 20 Kurz-
vortradgen fand am 12. und 13. Mérz statt.

Das Deutsch-Spanische A stronomische Zentrum organi-
sierte in Almeria zusammen mit der dortigen Universitét
im Mai die 7. Woche der Astronomie und Astrophysik.

Mitarbeit in Gremien

SV.W. Beckwith fungierte as geschaftsfihrender
Direktor der LBT-Beteiligungsgesellschaft und vertrat
somit die deutschen Interessen im LBT-Projekt; nahm an
folgenden internationalen Sitzungen teil: as Chairman
des ESO Science and Technical Committee im April und
Oktober, im ESO Council im Juni und Dezember, as
Mitglied des ESO VLTI Governing Committee im Juli,
als Board Member der LBT Corporation im Februar, Juli
und November und als Mitglied des UKIRT Program
Committee im Mai; nahm an folgenden Sitzungen teil:
als geschéftsfiihrender Direktor der LBT-Beteiligungs-
gesellschaft im Mai, Juli und November, als Mitglied des
DARA-Beraterkreises im Juni und Oktober und als Ex-
officio-Mitglied der MPIA-Findungskomission im Juli
und Oktober und fungierte als Receiving Editor fur die
Fachzeitschrift New Astronomy.

T. Herbst wurde eingeladen, am Gemini Review Panel
fur den Mid-Infrared Imager in Tucson im Januar teilzu-
nehmen; nahm als Mitglied der folgenden Komitees an
Sitzungen teil: LBT Science Advisory Committee, VLT
MIDI Team und LBT Near IR Spectroscopy Working
Group.

Ch. Leinert war Mitglied des Organisationskomitees der
IAU-Kommission 21 und diente von August 1994 bis
August 1997 als deren Prasident.

Ch. Leinert und R. Mundt nahmen als Mitglieder des
ESO VLTI Science Advisory Committee an einer
Sitzung in Garching teil.

R. Mundt nahm als Mitglied des Calar-Alto-Pro-
grammausschusses an zwei Sitzungen in Heidelberg und
als Mitglied der Arbeitsgruppe »Extrasolare Planeten«
der ESO an einer Sitzung in Garching teil.

Eingeladene Vortrage auf Tagungen

SV.W. Beckwith: Konferenz »Science with the NGST«,
Washington (USA); Konferenz »Extrasolar Planets,
Blois (Frankreich); Workshop »The Orion Complex
Revisited«, Schlo3 Ringberg; Konferenz »Origins of
Solar Systems«, New Hampshire (USA)

Konferenz »ISO’s View on Stellar Evolution,
Noordwijkerhout (Niederlande); Konferenz »The Young
Universe«, Monte Porzio (Italien); Physik-Kolloquium
der Universitdt Dortmund

K. Birkle: Workshop »Seyfert Galaxies«, Asiage
(Italien); Workshop »Gamma Ray Astronomy with
systems of Cherenkov Telescopes«, Schlof? Ringberg

A. Burkert: Workshop »The Orion Complex Revisited,
SchloR Ringberg; Graduiertenkolleg der Universitét
Bochum; T3E-Workshop am Rechenzentrum Garching

M.-M. Mac-Low: Workshop »The Orion Complex
Revisited«, Schlof Ringberg

M. Petr: Workshop »The Orion Complex Revisited,
Schlof? Ringberg
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