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»Mein eigener Kiper, bestehend aus Atomen, die im KernfeaegBt zerplatzter
Sonnen zusammengebacken wurden?dBs$ fugleich staunen und mulmig wer-
den, es gibt diesen direkten Bezug, der mich mit allem verbindet, mich eingebettet
sein HRt in das gesamteagzliche, volle und lebendige Universum. Sterne, Mil-
lionen Kilometer weit, extraui unsere Nervenzellen? Wasr féin Aufwand fir

ein so komplexes Gebilde, Menschen, die ja auch nur aus eirserfietti Materie
bestehen!

Es gibt direkte Verbindungen! Das haben die Physiker mit ihren Fernrohren her-
ausgefunden. Esamgt alles zusammen auf diese fast aberwitzige Weise. Die Er-
klarbarkeit dieser Dingal3t mitnichten die Faszination verschwinden - sie erzeugt
sie oft erst.”

Ralf Kleemann
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Kapitel 1

Einleitung

Schon immer blickten Menschen fasziniert zum Nachthimmel auf. Der Anblick der funkeln-
den Sterne erweckt den Eindruck von 8ghéit, Fremdartigkeit und Weite und regt bei den
Menschen das Nachdenkeber die Natur dieser Lichtpunkte und deren Relation zur eige-
nen Existenz an. So entstand als eine alezsten Wissenschaften die Astrologie undtsp”

die Astronomie. Heute besaftigt sich die Astrophysik genau wie viele andere Wissenschaf-

ten unter anderem mit so grundlegenden Fragen wie der nach dem Werden und Vergehen -
Wo kommen wir her, und wo gehen wir hin? Diese Arbeit behandelt den Entstehungsprozel3
sehr massereicher Sterne. Manchmger derartige Probleme als unbedeutemdHi tagliches

Leben oder das Leben auf unserem Planatsgrhiaupt ansehen, aber zumindest letzteres sind
sie sicher nicht! Die massereichen Sterne haben gewaltigen Einflul3 auf die Entwicklung von
Galaxien und auch auf alle anderen Sterne. Es gibt Theorien, die besagen, daf} ohne die in der
ersten Generation massereicher Sterne gebildeten schweren Elerneritaupt keine weite-

ren Sterne, sicher aber keine Planeten wie die Erde und kein Leben im Universum zu finden
ware. Sie sind ein unverzichtbares Glied in der Kette vom Urknall bis zur Geburt des ersten
Menschen. Der Wunsch, ihr Entstehen zu verstehen, entspricht, etwas weitgefaldt zwar, aber
letztlich unvermeidlich, der Suche nach dem eigenen Ursprung.

1.1 Sternentstehung — Massearme und massereiche Sterne

Der Entstehungsprozel3 von Sternen gilt heute als recht gut verstanden. Allerdings trifft dies
nur flr relativ massearme Sterne zu, wie zum Beispiel unsere Sonneléfirtige Sterne

gibt es eine Art Standardmodell; es wird z.B. inB & Mitarb. (1993) und BECKWITH &
SARGENT (1996) zusammengefal3t. Demnach vollzieht sich die Entstehung eines Sterns in
mehreren Phasen: Gas und Staub aus interstellaren Mwaielkén verdichtet sich unter der
Wirkung der eigenen Gravitation und bildet dabei einen oder mehrere Mulelkénkerne
(Fragmentationsprozef3). Wenn diese eine hinreichend grol3e Masse erreicht haben, reicht der
stabilisierende thermische Druck nicht mehr aus (Jeans-Kriterium), und der Kollaps beginnt
von innen nach aul3en (Abb. 1.1A). Dabei plattet das Wolkenfragment wegen der beim Kollaps
stark anwachsenden Zentrifugake (v2R ~ R~3) senkrecht zur Rotationsachse ab. Im Zen-
trum entstehen dann ein oder mehrere Protosterne, umgeben von jeweils einer protostellaren
Scheibe (BCHARNUTER & Boss 1993).Uber diese Scheibe wird dem Stern weiter Mate-

rie zugetihrt (Akkretionsprozel3), gleichzeitigifitt die Scheibe Drehimpuls von innen nach

1



2 KAPITEL 1. EINLEITUNG
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Abbildung 1.1: Die Phasen der Entstehung massearmer Sterne. Die Zeitspannen der jeweiligen
Phase sind mit angegebei. Eine Molekilwolke kollabiert von innen nach aufen und ein
dichter Kern bildet sichB: In dem Kern entsteht ein Protostern samt umgebender Scliibe.

In der bipolaren Ausflul3phase @tnt Materie entlang der Drehachse aus dem System ab und
fuhrt dabei Drehimpuls mit sicD: In den Resten der zirkumstellaren Scheibe entsteht ein
Planetensystem.

auf3en und verhindert so, dalR die Entwicklung des Sterns durch zu starke ditieetidaéin-
trachtigt wird. Diese Phase dauert etwa J@hre (Abb.1.1B), bevor ein starker Wind entlang

der Rotationsachse aus dem System ausbricht und die bipolare AusfluBphase beginnt (siehe
z.B. Fukul & Mitarb., 1993) (Abb.1.1C). Der Ausflufufirt zusitzlich Drehimpuls aus dem
System heraus. Desweiteren werden in dieser Phase in der Akkretionsscheibe die Grundsteine
(oder besser gesagt die Grundstaubteilchenkfiie sptere Entstehung von Planeten gelegt
(siehe z.B. BECKWITH & Mitarb., 1999; B.um & Mitarb., 1996). In der letzten Phas#friet

sich der Winkel der anfangs polaren Aussiiting. Schlief3lich wird der Materiezustrom in der
Aquatorebene gestoppt. In den Resten der Akkretionsscheibe, diaigigndzirch Wind- und
Strahlungsdruck des Sterns zerstwird, findet die Entstehung der Planeten ihren Abschlul3
(Abb.1.1D). Die Grunduge dieses Modells sind mittlerweile durch Beobachtungen gesichert.
So sind zum Beispiel zirkumstellare Scheiben durcb@QAUGHREAN & O’D ELL (1996) mit

Hilfe des Weltraumteleskops Hubble erstmals direkt nachgewiesen worden und auch moleku-
lare Ausstomungen sind in grof3er Zahl durch verschiedene Gruppen (siehe Literaturhinweise
in FUKUI & Mitarb., 1993) beobachtet worden.aNifend auf diesem Gebiet heutzutage Detail-
fragen bearbeitet werden, wie die Grundlagen der Planetenentstehung in den zirkumstellaren
Scheiben oder pgliche Antriebsmechanismearfdie Ausstomungen, ist die Entstehung von
Sternen mit mehr als acht Sonnenmassen noch immer weitgehend unverstanden.

Die Gesamtlebensdauer derart massereicher Sterne ist mit einigen Millionen Jahren im Ver-
gleich zu ihren masseineren Budern sehr kurz, so dal3 sie einen erheblichen Teil ihrer Exi-
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stenz eingebettet in der Ursprungsmallekolke verbringen. V@ob & CHURCHWELL (1989a)
schlie3en aus Beobachtungen, dal3 15% aller O-Sterne in Malelkén eingebettet sind, aus
denen sie vorher selbst entstanden. Sterne vom Spektraltyp O verbringen also 15% ihres Lebens
in derartigen Wolken. Andere SatZungen gehen davon aus, dafld massereiche Stemgie m”™
cherweise ihr ganzes Leben eingebettet bleibere(BH & M ITALAS, 1994).

Der Strahlungsdruck eines protostellaren Kerns von etwa zehn Sonnenmassen auf einfallen-
de Gas- und Staubteilchen reicht aus, den Masseneinfallsprozel3 zum Erliegen zu bringen und
begrenzt so die GesamtmasseORKE & K RUGEL, 1977; WOLFIRE & CASSINELLI, 1987;
NAKANO, 1989; BEECH & M ITALAS, 1994). Allerdings zeigenldNA & A DAMS (1996), dal3
unter bestimmten Anfangsbedingungen beim Kollaps rotierender Fragmente Sterne mit bis zu
100 M,, sehr wohl entsteherokinen. Ihr Szenario erdlt'allerdings einige vereinfachende und
nicht unumstrittene VoraussetzungemA8LER & Mitarb., 1999). Es ist daher nicht gruratz-
lich verstanden, durch welchen Prozel3 schwerere Stdrahaupt entstehemkien. Akkreti-
on von Materieuber eine Scheibe — deren Ebene von der Strahlung nicht durchdrungen wird,
und die sich daher selbst vor dem Strahlungsdrucktzek kommt nur begrenzt in Frage: Wenn
die Scheibe nicht die entsprechende Morphologie aufweist, wirdlse Photoverdampfung
durch energiereiche UV-Photonen unweigerlich zetgtY ORKE & WELZz, 1996). Tatachlich
ist bis heute kein Beobachtungsnachweis einer Scheibe um einen massereichen Stern erbracht,
es gibt lediglich einige — allerdings vielversprechende — Kandidaten. Bei diesen Kandidaten
wird die Existenz der Scheiben aus Maserbeobachtungen abgeleitet (snBzRVE& Mitarb.

(1998) zu NGC7583-IRS1 undeSARONI & Mitarb. (1997) zu IRAS20126+4104) und zum
Teil durch direkte Bilder im thermischen Infrarot unterzt (siehe SEcCKLuM (1998) zu
(G339.88-1.26 und BBUIZER & PINA (1998) zu verschiedenen Objekten). Es existieren aber
direkte Beobachtungen von Ausstningen: Das in dieser Arbeit vorgestellte Objekt G5.89-
0.39 hat einen der massereichsten AwssfE innerhalb der Galaxis ARVEY & FORVEILLE,
1988).

Neben diesenkonventionellen® Sternentstehungsmechanismen besteht dgdid¥iKeit,
dal3 massereiche Sterne durch Kollision von massearmen entstehen. diamELB & Mit-
arb. (1998) wird die Dynamik im Inneren dichter, junger Sternhaufen dadurch beeinfluf3t, daf
grol3e Mengen Gas auf die jungen (massearmen) Sterne akkretiert werden. Dabei wird die Kol-
lisionsrate zwischen den Sternen so grol3, dal3 die Entstehungsraten von massereichen Sternen
erklart werden knnen. Allerdings mfdten dann die massereichen Sterne vorzugsweise im Zen-
trum solcher Sternhaufen entstehen und entspreclige | sein, als ihre massearmemn@ei.

Im Gegensatz zur unverstandenen Entstehung sind massereicheabiéenst wichtigdi
die Entwicklung der Galaxien. Nicht nur durch die Supernovaexplosionen am Ende ihrer Exi-
stenz, auch schonaifend ihrer Entstehungbén sie grof3en Einflufd auf ihnre Umgebung aus.
Ihre Photospairentemperatur ist hoch genug, um energiereiche UV-Photonen auszusenden und
so umgebendes Gas zu ionisieren. Digsrf'zur Entstehung von ultrakompaktem K&ebie-
ten (UKHG), kleinen Gebieten, in denen das atomare Wasserstoffgasamditgtionisiert ist.
Uberschallschnelle Windé/(~ 2000 km s™') gehen von ihrer Obegthe aus und transportie-
ren Material und Impuls in das umgebende interstellare Medium. Sind dort, wie in den meisten
Molektlwolken, klumpige Strukturen vorhanden, sonkien beim Durchlaufen der entstehen-
den Stol3- und lonisationsfronten Instakiléin entstehen, welcheoglicherweise den Kollaps
der Klumpen bewirken und so zu weiterer Sternentstehungefi (DrsoN, 1993). Mittlerweile
ist auch gezeigt, daf’ derartige Klumpen zwaagstj bei der Ausbreitung der lonisationsfron-
ten in das umgebende Medium entsteheRRGIA-SEGURA & FRANCO, 1996). Tatachlich
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findet man O- und B-Sterne fast ausschlief3lich in Haufen; die wenigen Einzelexemplare ha-
ben meistens ihren Ursprungsort ebenfalls in den Zentren dichter AnsammlungexC&
PRINGLE, 1992).

1.2 Ziel der vorliegenden Arbeit

Wie bereits enahnt, bildet sich kurz nach seiner Entstehung um den massereichen Stern ein
Gebiet, in welchem der Wasserstoff vadlatlig ionisiert ist. Solche UKHG sind die ersten be-
obachtbaren Anzeichemif'einen jungen massereichen Stern. Es sind kleine<( 0.15 pc)
Gebiete mit hohem EmissionsmaBX/ > 107 pc cnT®) bzw. hoher Elektronendichte( >
10*cm~3) (HABING & | SRAEL, 1979). lhre Leuchtkraft ist vom infraroten Bereich des Spek-
trums bis hin zu Radiowelleatigen sehr grof3, im visuellen sind sie dagegen aufgrund der
umgebenden Staubmassen nicht beobachtbar. Allerdings gibt es eine Ausnahme: Wird das UK-
HG nichtintern, sondern durcuf3eren Einfluf3 ionisiert, so sind die umgebenden Staubmassen
bereits verschwunden. Es besteht dann auch im sichtbaren Spektralbereich freier Blick auf das
Objekt.

Durchmusterungen zum Auffinden von Vaulfern dieses Stadiums @MINARI & Mitarb.,
1996; MOLINARI & Mitarb., 1998) haben einige Kandidaten geliefert und erste Entwicklungs-
modelle vom Protostern zum UKHG existierenq(iYKEg, 1986; HENNING, 1990; TESTI & Mit-
arb., 1997). Diesen Modellen zufolge entwickelt sich daisGkbiet um den Protostern nicht
sofort, da ardinglich die lonisation durch einfallende Materie untawatt wird. Die von die-
sen, BN-artigeh Objekten ausgehende Radiostrahlung stammt demnach von einem sehr klei-
nen ionisierten Bereich unmittelbar am Protostern, sowie von einem ionisierten Sternenwind
(PERSSON& Mitarb., 1984; YORKE, 1986; HENNING, 1990).

Die UKHG sind die ftiheste Phase, in der die neu entstandenen Sterne direkt sichtbar wer-
den. Durch die direkte Beobachtbarkeit der Sterne einerseits, sowie durch die Beobachtung
ihrer Wechselwirkung mit der Umgebung (lonisation, Aufheizung, Verdampfung, sassfl™
und Winde) kohnen in dieser Phase wesentliche Informationleer die Entstehung unduiné
Entwicklung der massereichen Sterne gewonnen werden.

Es ist Sinn und Zweck dieser Arbeit, den aktuellen Stand der Forschung auf dem Gebiet der
UKHG darzustellen und zu definieren. Zagtist wird eine Darstellung der gegeartigjen Mo-
dellvorstellungen @sentiert. Es wird gezeigt werden, dal3 weitere Beobachtungensirid,
um zwischen einzelnen Modellen zu unterscheiden und das diese Beobachtungen mit neuer
Technik erfolgen mS$sen, um schksige Ergebnisse zu liefern. Insbesondere wird dargelegt
werden, warum Infrarotaufnahmen mit sehr hoher dsiflig notwendig sind. Dann wird ei-
ne Eintihrung in die hochaufsenden Beobachtungstechniken gegeben. Besonders betont wird
hierbei die Technik der adaptiven Optik (AO), mit deren Hilfe ein Grol3teil der Datedié-
se Arbeit gewonnen wurde. Schliel3lich erfolgt diegaritation der Beobachtungsergebnisse
von drei UKHG, die mit dieser Technik, sowie arigend auf konventionellen Wegen, gewon-
nen wurden. Zu jedem der drei Objekte, G45.45+0.06, G5.89-0.13 und G5.97-1.17, wird eine
ergdnzende Diskussion gdiit, die die Einordnung in die bestehenden Modelle bzw. deren not-
wendige Erweiterungen darlegt. Abschlie3end werden die aus den Beobachtungen gewonnenen
Erkenntnisse noch einmal zusammengefal3t und ihre Bedeumurdief' Modellvorstellungen

INach BECKLIN & NEUGEBAUER (1967)
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von UKHG hervorgehoben. Es folgt ein Ausblick, der die notwendige Weiteufig der For-
schung auf diesem Gebiet unterstreicht und die Richtundi€se Fortsetzung vorgibt.
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Ultrakompakte H 11-Gebiete

Kometarisch(20%) Schalenférmig (4%)

Kern-Halo (16%) Irregulér, mehrere Sphérisch, unaufgeldst
Maxima (17%) (43%)

Abbildung 2.1: Die verschiedenen morphologischen Typen von UKHG, nach Radiobeobach-
tungen von WC89.

Die erste grol3e kartographische Himmelsdurchmusterung nach UKHG wurde in einer grund-
legenden Arbeit von WoD & CHURCHWELL (1989b — hiernach als WC89 bezeichnet)offarit-
licht. Sie beobachteten ein Ensemble aus 75 Objekten mit dem! \lieh cm-Wellendingen
mit einer Winkelaufbsung von 4. Aus dieser Durchmusterung stammt die Klassifizierung
nach morphologischen Erscheinungsformen im Radiobereich: Demnach sind 43% aller UKHG
spharisch oder kihnen vom VLA nicht aufgelst werden, 20% erscheinen kometarisch, 16%
als ein Kern mit Halo, 4% schaleminig und 17% haben eine irregu€ Struktur mit mehreren
Emissionsmaxima (siehe auch Abb. 2.1)at&pé Durchmusterungen (iRTz & Mitarb., 1994)
haben leicht abweichende Verteilungen entdeckt, aber die grundlegende Einteilung blieb stets
erhalten.

Very Large Array, Radiointerferometer aus 27 Antennen mit einem Abstand von maximal 36 km in New
Mexico, USA
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2.1 ,Klassische* UKHG — Die Stromgren-Sphare

2.1.1 Entwicklung der klassischen UKHG

Wenn ein O-Stern im Kern einer Molaktvolke beginnt, UV-Photonen abzustrahgnildet sich
eine lonisationsfront aus. Diese expandiert unit ifi kurzer Zeit — nach PSON & W ILLIAMS
(1980) dauert dies nur wenige Jahre — die AnfangsrSgrensphie aus. Deren Radius begt”

im staubfreien Fall
SN+ 1/3
- (7> | 2.1)

drnenyf

Darin sind N die Rate der vom Stern ausgesandten Lyman-Kontinuumsphotondig, An-
zahldichte der Elektroneny; die der Wasserstoffteilchen updier Rekombinationskoeffizient.

Der typische Wert liegt bei- 0.051 pc (WC89¥. Wird ein Teil der UV-Strahlung durch Staub-
teilchen absorbiert, so verringert sich dieser Radius. Durch die lonisation des kalten, dichten,
neutralen Gases steigt dessen Druck dramatisch an. In Abwesenheit weitdteragpandiert
dieses Gas solange frei, bis ein Gleichgewicht mit dem umgebenden Ausgangsdruck wieder-
hergestellt ist. Beagt die Elektronentemperatur im Plasiaund liegen in der Umgebung die
Anzahldichten, und die Temperatufy vor, so gilt flir die erreichte Anzahldichte; im Plasma

nach Herstellung des Gleichgewichts

27,

ny = T ng. (2.2)
Setzt man dies in 2.1 ein, so ergibt sich fien Endradius der Stmgrensphie
9T \ 2/3
= c . 2.
Ty ( i > Ti (2.3)
Fur den zeitlichen Verlauf des Radius gebensoN & WiLLIAMS (1980)
4/7
it
r(t) =1 (1 + 74 ) (2.4)

an, wobeic; die Schallgeschwindigkeit im ionisierten Gas (10 kms™!) bezeichnet. Somit
sollte ein UKHG stets sprisch sein und die Bestimmung seines Durchmessars mugleich
eine effektive Altersbestimmungsmethode. Von derasigichen abweichende Morphologien
konnten allenfalls durch nicht-isotrope Verteilungen des umgebenden Gases entstehen.

2.1.2 Unzuhnglichkeiten der klassischen Vorstellung

Eines der gol3ten Probleme des oben angenommenen Szenarios ist die Zeitskala in Gl. 2.4. Sie
sagt voraus, dal es bis zum Erreichen des maximalen Raglius’86r; (Flr typische Werte

2Hierunter seien in dieser Arbeit Photonen verstanden, die Wasserstoff einfach ionisiaremkalso eine
Wellenkinge kirzer als 0.09%m haben. Sie werden im Text auch als Lyman-Kontinuumsphotonen bezeichnet.

3, Typische Werte" setzen in WC89 generell einen Stern des Spektraltyps O6 und eine Elektronendichte von
5x10* cm~3 voraus.

“Der Faktor 2 in der Gleichung betksichtigt die Verdopplung der Teilchenzahl bei der valtatigen lonisa-
tion des Wasserstoffgases.
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vonT, = 10*K und T, = 25K) etwa 3x10° Jahre dauert. Dies entspricht etwa der Hauptrei-
henlebensdauer eines Sterns vom Spektraltyp O6. Allerdibgsschreitet die Region einen
Durchmesser von 0.15 pc bereits nach.6 x 10* Jahren und wide dann nicht mehr als UK-

HG identifiziert werden. Diese Zeitspanne entspricht 0.7% der Lebensdauer eines Sterns vom
Spektraltyp O6. Aus der Anzahl der O-Sterne geszhsollten demnach innerhalb der Galaxis

nur etwa insgesamt 120 UKHG zu finden sein. Andererseits haben WC89 bei ihrer Durchmuste-
rung, welche sich auf einen 7@wusschnitt aus der galaktischen Scheibe besdte und auch

dort nur die hellsten IRASQuellen untersuchte, bereits 75 Quellen gefundexoNB-MAN

& Mitarb. (1996) nennen 843 Quellen, die in einer CS(2-1) Durchmusterung detektiert wurden
und gleichzeitig éif UKHG charakteristische IRAS-FluRveatriisse aufweisen. Becksichtigt

man ausschlie3lich Kriterien, die UKHG nach Farben im mittleren und fernen Infrarot iden-
tifizieren, so betgt die Gesamtzahl der von IRAS entdeckten UKHG 1427. Demnach ist die
Dauer der ultrakompakten Phase erheblarhgiér als durch Gl. 2.4 vorhergesagimiich etwa

2x10° Jahre.

Eine weitere Unzw@inglichkeit des einfachen Ansatzes vondoN & WILLIAMS (1980) ist
das Erscheinungsbild der UKHG: Im Ensemble von WC89 erscheinen nur etwas mehr als die
Halfte aller UKHG als sparisch oder nicht aufgest. Sgitere Durchmusterungen vorugRTz
& Mitarb. (1994) und QRAY & Mitarb. (1993) forderten insgesamt 91 weitere Quellen zutage
mit etwas verschiedenen Anteilen der verschiedenen Morphologien, aber auch dabei gab es in
etwa der Hilfte der Rlle Abweichungen von spaiischen Strukturen.

2.2 Gegenvartige Modellvorstellungen

2.2.1 Das Bugwellenmodell

Einen Grol3teil der Aufmerksamkeit haben die kometarischen UKHG auf sich gezogen. Bereits
WCB89 spekulierten, dal’ die kometarische Form als eine Art Bugwelle bei der Bewegung des
Sterns durch die umgebende Maliékolke entstehendtinte. Damit vedingert sich auch die
Dauer der ultrakompakten Phase auf die Zeit, die der Stern braucht, um die Wolke zu durchque-
ren. ErstdJberlegungen in dieser Richtung erfolgten durckcR (1986), der eineiberschall-
schnelle Bewegung des O-Sterns gegesr dem neutralen Medium annahm. Dabei ergab sich
ein trAnenbrmiges ionisiertes Gebiet - was allerdings nicht mit realen kometarischen UKHG
Ubereinstimmt, deren Schwanz hinter der Bugwelle nicht wieder auf die Symmetrieachse zu-
sammerduft. Das Modell wurde durchAN BUREN & Mitarb. (1990) unter Baucksichtigung
dynamischer Prozesse vertieft und arkldann die parabealfinige Morphologie der kome-
tarischen UKHG, die Randaufhellung im Scheitelbereich und den starken Helligkeitskontrast
an der angestiiten Seite des Gebietes. Das Lebensdauerproblem wird allerdings nur partiell
geldst: Bei Geschwindigkeiten von 10 km's wie sie von dem Modell angenommen werden,

legt der Stern innerhalb von 1@ahren eine Strecke von etwa 1 pcumk."Damit kommen

nur die allergoRten Molekilwolkenkerne in Frage, um die ultrakompakte Phase so lange auf-
rechtzuhalten. Ey & Mitarb. (1995) weisen auch darauf hin, dal3 bei einem solchen Szenario
O-Sterne nach dem Ende der (kometarischen) ultrakompakten Phase kaum noch in Haufen zu
finden sein diften. Wenn Geschwindigkeiten in dieseroBenordnung amlich der Richtung

nach zuéllig verteilt sind, bsen sich die OB-Assoziationen noclalwénd der UKHG-Phase

SInfrared Astronomical Satellite
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komplett auf. Zuatzlich kann dieses Modell nur die Entstehung kometarischer UKHG um Ein-
zelsterne erldien.

2.2.2 Die ChampagnerfluBmodelle

Diese Modelle setzen starke Dichtegradienten in der Umgebung der massereichen jungen Sterne
voraus, wie sie beispielsweise am Rande von Mallwklken auftreten. Entwickelt wurde das
Konzept zuachst von ENORIO-TAGLE (1979), weiter ausgafirt von BODENHEIMER & Mit-

arb. (1979), ENORIO-TAGLE & Mitarb. (1979) und YORKE & Mitarb. (1983). Die kometari-

sche Struktur kommt bei diesen Modellen dadurch zustande, dal} sich das ionisierte Gas in Rich-
tung abnehmender Dichte schneller (und damit weiter) ausbreitet, als in der entgegengesetzten
Richtung. ®&RAY & Mitarb., 1994 und EEY & Mitarb., 1995) lieferten Beispiele kometarischer
UKHG, die durch dieses Modell et werden konnten. Im Unterschied zum Bugwellenmo-

dell tritt hier keine Randaufhellung auf und entlang der Symmetrieachse ist die Enaissaht”

gering, das bedeutet die Quellen erscheinen dort dunkel. Als deutlicheaSlohwés Modells

ist zu werten, dald es sich um ein evoluaoes handelt, welches vorhersagt, dal3 sich mehr
Quellen in spten Entwicklungsstadien finden sollten, als whieh. Um beobachtete kometa-
rische Quellen zu erfen, muf3 allerdings stets einffiés Entwicklungsstadium angenommen
werden.

2.2.3 Modelle der (verzerrten) Blasenbildung

Die Winde der O-Sterne sollten in ihrer Umgebung eine staubfreie Blase erzeugen, die dann
mit ionisiertem Gas geillt ist (PIKEL’NER, 1968; DrsoN, 1975; G\STOR & Mitarb., 1975).
Anzeichen tir derartige staubfreie Blasen wurden zum Beispiel in der Durchmusterung von
CHINI & Mitarb. (1987) gefunden. Durch solche Prozess@t|Sich die Entstehung der scha-
lenférmigen UKHG erkdiren. Deren Randaufhellung wird laut Modell dadurch verursacht, daf3
ionisiertes Gas vom Sternenwind an den AulR3@mé€n zusammengetrieben wird, die beob-
achteten Profile passen gut zum Modell. Wenn ein derartigaad®hén nun in einem Gebiet

mit vorherrschendem Dichtegradienten auftritt, so werden die Blasen verzerrt und es kommt
zur Bildung kometarischer Form&(TOMISAKA & | KEUCHI, 1986; MAC Low & M CCRAY,

1988). Demnach sind also schalenfige UKHG, wie zum Beispiel W3(OH) oder auch das
hier vorgestellte G5.89-0.39, enge Verwandte der kometarischen UKHG. Die schnalay#i
entstehen dann eben nur allifj in Gebieten ohne Dichtegradienten. Allerdings lassen sich
laut VAN BUREN & Mitarb. (1990) die beobachteten hohen Geschwindigkeiten des ionisierten
Gases nicht mit dem Modell edién, weil wegen der weitgehend isobaren Entwicklung kei-
ne schnellen Bewegungen vorgesehen 'sibs Problem der Lebensdauer wird durch diese
Modelle nicht gebst.

8Sofern Radius und Skalemge der Dichte in der gleichen@énordnung liegen!
"Dieses Argument trifft allerdings nicht auf alle Objekte zu, sierRG & Mitarb. (1994) zu G32.80+0.19
und G61.48+0.09B1.
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2.2.4 Photoverdampfende Scheiben

HOLLENBACH & Mitarb. (1994) haben eine Serie von Arbeiten afentlicht, in denen unter-

sucht wird, wie das UKHG durch Gas aus einer den Zentralstern umgebenden zirkumstellaren
Scheibe immer wieder aufgéft' wird. Das in der Scheibe enthaltene Gas wird durch die Strah-
lung des Sterns aufgeheizt, entkommt durch den gestiegenen thermischen Druck der Scheibe
und wird dann durch energiereiche UV-Photonen ionisiert. Je nachestiés vom Stern ausge-
henden Windes bildet sich didtmosphare” aus ionisiertem Gagér der gesamten Obextlie

der Scheibe oder, bei starkem Wind, nioer ihren aul3enliegenden Teilen. So kann bei starkem
Sternenwind z.B. ein Schalemfiiges UKHG entstehen (siehe Darstellung iolHENBACH

& Mitarb., 1994). Durch die stridige Nachlieferung von ionisierbarem Material wird die Le-
bensdauer des UKHG auf die der verdampfenden Scheibangsit. Letztere bedgt nach
HOLLENBACH & Mitarb. (1994) etwa 10 Jahre bei Scheiben von zwei bis zehn Sonnenmas-
sen, liegt also genau in der bwigten Gol3enordnung um die beobachtet Anzahl von UKHG

zu erkBren. Wird ein Teil der Sternenstrahlung von Staub absorbiert, so verdampft die Schei-
be entsprechend langsamer, die zur &mlaig der Lebensdauer ligite Masse verringert sich
somit (RCHLING & Y ORKE, 1997). Allerdings besteht noch ein Problem darin, die beobachte-
ten Massenverlustraten durch den Lyman-Kontinuumsflul? eines einzelnen O-Sternamanerkl”
(siehe auch YRKE & WELZ, 1996). Simulationsrechnungen zum Erscheinungsbild derartiger,
verdampfender Scheiben finden sich iB$6EL & Mitarb. (1998) und RCHLING & Y ORKE

(1998), allerdings werden dort Sterne mittlerer Masse (Spektraltypen A und B) betrachtet.

Auch zirkumstellare Scheiben von Sternen geringerer Masse, die sich inather @iries
massereichen Sterns befindeonkén durch dessen Strahlung verdampft und ionisiert wer-
den. Sie weisen dann ebenfalls alle Charakteristika von UKHG atd RCHWELL & Mitarb.,

1987; O’'DeLL & WEN, 1994; McCULLOUGH & Mitarb., 1995). Derartige Objekte, oft auch

als ,Pigs* (Partially ionized Globules — Dies sind allerdings keine verdampfenden Scheiben,
sondern kompakte Staubwolken, die Protosterne umgeben),Bdeplyds‘ (Protoplanetary
Disks, eine Bezeichnung, die die Entstehung von Planeten in einem derartigen Objekt erwarten
laRt) bezeichnet, finden sich in Assoziationen junger, massereicher Sterne, siehe zum Beispiel
im Orion (MCCAUGHREAN, 1997). Dort haben die massereichen Sterne bis Adaranrei-

fen* ihrer Nachbarn geringerer Masse in das Stadium der sichtbaren zirkumstellaren Scheibe
die umgebende Molelvolke soweit zerstrt, dald bei geeigneter Anordnung des Systems ein
ungettibter Blick auf das Pariomen besteht.

2.2.5 Druckstabilisierung

In Abschnitt 1.1 wurde dargelegt, daf? bei der Entstehung des Protosterns dieiMol&kvon

innen nach auf3en kollabiert. Wenn raun3ere Teile der Stauble noch kollabieren, afirend

sich im Innern bereits ein UKHG ausgebildet hat, so wird der Druck des einfallenden Gases die
Expansion bremsen (D & Mitarb., 1980; GARAY & Mitarb., 1985). TESTI & Mitarb. (1997)

und MOLINARI & Mitarb. (1998) haben daraus ein EntwicklungsmodatlIKHG konstruiert,
dafRahnlich den Modellen von ®&RKE (1986) und HENNING (1990) die Entstehung einesiH
Gebietes um einen Protostern herum beschreibt. NaaghsAN & CARLSTROM (1996) und
GARCIA-SEGURA & FRANCO (1996) kann ein umgebender, warmer MalkkSlkenkern auch

ohne Kollaps das Gebiet stabilisieren und seine Lebensdaueofergt Q\RCIA-SEGURA &
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FRANCO (1996) haben die Auswirkungen von Inhomogateti auf die Entwicklung des UK-

HG untersucht und festgestellt, dal? die Ausbreitung der lonisationsfront in ein solches Gebiet
eine klumpige Struktur entsteheafdt. Dies erldit auch das Auftreten der irreguén UKHG

mit vielen Emissionsmaxima. Auch dieddlichkeit eines sateren Kollapses der entstandenen
Klumpen und somit weiterer, induzierter Sternentstehung besteht damPREE & Mitarb.

(1995) und [ PREE & Mitarb. (1998) haben postuliert, dal? die beobachteten Dichten in der
unmittelbaren Umgebung einiger UKHG von bis zu ID” cm~2 ausreichen, um die Gebiete

bis zu 10 Jahre druckzustabilisieren. Allerdingshien diese Modelle auf sehr hohe notwen-
dige Dichten, so daf bei derartig stabilisierten Objekten Emissionsmafe von éipeach®®
auftreten nl3ten. Als Ausweg daraus habemeX& Mitarb. (1996) die Stabilisierung durch
turbulenten Druck vorgeschlagen. Die Turbulenz in der Umgebung ist allerdings schwer zu
uberptifen. Es ist aber eine Schluf3folgerung des Modells, da? UKHG haalpitsti dort zu
finden sein sollten, wo bereits O-Sterne in unmittelbaranééxistieren und so selbst fTur-
bulenz sorgen. &izlich unklar ist, ob die Bedingungemrféine Druckstabilisierung, thermisch
oder turbulent, lange genug existieren, um die Lebensdauer aremKIGHURCHWELL, 1998).

2.3 Bleibende Fragen

Eine der nach wie vor bestehenden Kernfragen ist die nach dem stellaren Inhalt von UKHG.
Zwar laidt sich aus den Radiodaten das Emissionsmal’ eines UKHGattesthind daraus die
notwendige Rate an Lyman-Kontinuumsphotonen und der zugghSpektraltyp des Sterns
schdtzen, jedoch unterliegen solche Sthingen gravierenden Unsicherheiten:

e Es ist generell nicht bekannt, wieviel Staub innerhalb der ionisierten Gebiete liegt und
wie dieser dort verteilt ist. Staub absorbiert jedoch Lyman-Kontinuumsphotonen. Daher
konnen die auf staubfreieniHGebieten beruhenden Sathiingen nur eine untere Grenze
fur den erforderlichen Spektraltyp angeben.

e Es ist unklar, ob Einzelsterne oder Haufen von Sternen in UKHG vorhanden sind. Sind
mehrere Sterneuf'die lonisation eines UKHG verantwortlich, sorkienuber sie nur
unter Annahme einer Massenverteilungsfunktion Aussagen getroffen werden.

Dem Staub innerhalb des ionisierten Gebietes kommilgarhinaus eine Saldselrolle
zu, da er als Materiereservoir dienen kann. Aus Staubansammlungen heraus kann neues Gas
»abdampfen und dann ionisiert werden. Die Staubmenge und -dichte bestimmt dabei die Ge-
schwindigkeit, mit der dieser Prozel3 abft.

Weiterhin ist grundatzlich unklar, wie ein massereicher Stesverhaupt entsteht. Wie be-
reits ervahnt, gibt es Beobachtungen die zeigen, dall UKHG mit Asséi assoziiert sind.
Allerdings konnte bislang in keinem Fall wirklich der treibende Stern dieser dassdl zwei-
felsfrei identifiziert werden (BURCHWELL, 1998). Generell wird davon ausgegangen, daf3 f"
den Antrieb und die Kollimation solcher AugfiSe zirkumstellare Scheiben verantwortlich sind
(siehe z.B. 8u & Mitarb., 1993). Bei Sternen geringerer Masse spielen diese Scheiben eine
Schlisselrolle &ir den Materietransport zum Stern hin und den Drehimpulstransport vom Stern
weg. Sollten sie auch um massereiche junge Sterne vorkommentda sie dorahnliche Auf-
gaben erllen. Allerdings gibt es bisher keine direkte Beobachtung einer Akkretionsscheibe
um einen massereichen jungen Stern, auch die zitierten Maser- und MIR-Beobachtungen sind
noch nicht eindeutig und betigen eine Besttigung.
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2.4 Ziele von Beobachtungen

2.4.1 Allgemeine Vorgehensweisen

Wegen der umgebenden Staubmassen sind UKHG erst ab einer Aefjenlon etwa 2m
dem Beobachter zagglich. Folgende Beobachtungsmethoden werden angewandt, um Infor-
mationenuber UKHG zu erhalten:

e Visueller Spektralbereich (0.4 bis 0.8&:m): Normalerweise sind UKHG in diesem Be-
reich unsichtbar. Eine Ausnahme bilden jedoch die extern ionisierten Proplyds und Pigs.
Diese lonnen im Visuellen beobachtet werden. Insbesondere interessant sind Aufnah-
men in Linien, die infolge des Rekombinationsprozel3es des ionisierten Wasserstoffs ab-
gestrahlt werden. Dazu gefen beispielsweise ddund Hj5, deren Intensétsverlaltnis
— bei konstanter Temperatur — nacls@RBROCK (1989) konstant ist und daher zur
Extinktionsbestimmung genutzt werden kann . Aus ihrer Beobachtung kann, da ihre Soll-
Intensi@it aus dem bei Radiowellarigen bestimmten Emissionsmald vorhersagbar ist,
einerseits auf die Extinktion geschlossen werden, andererseits liefern sie Informationen
Uber die Struktur des UV-Strahlungsfeldes. Auch verbotene Emissionslinien angeregter
lonen wie [Qil] und [S1] liefern Informationuber das Strahlungsfeld und die Materie-
verteilung.

e Nahes Infrarot (1.2m bis 2.3um): In diesem Bereich emitieren hauatsilich die stel-
laren Photospdren. Breitbandaufnahmen in diesem Spektralbereich sind also geeignet,
Sterne in den UKHG zu erkennen untéer Zwei- oder Dreifarbenphotometrie zu iden-
tifizieren. Desweiteren liegen in diesem Bereich wichtige Linien: Zum einen ist dies
die Bry-Linie; sie wird im Verlauf des Rekombinationsprozesses von atomarem Was-
serstoff ausgesandt. Sie kann ebenfalls zur Extinktionsbestimmung genutzt werden, in-
dem ihre Intensdt aus dem Emissionsmald vorhergesagt wird. Zum anderen ist es die
H.(1 — 0)S1-Linie. Dieser Rotations-Vibrationbérgang molekularen Wasserstoffs wird
entweder durch StoRanregung produziert oder aber er tritt als Fluoreszenz nach einer An-
regung durch UV-Strahlung auf. Der erstgenannte Anregungsmechanismus tritt vor allem
auf, wenn schnelles(> 10 kms™!) Ausfliisse auf umgebende Materie treffen. Damit ist
die Linie geeignet, die Morphologie solcher Ausisé im Infrarotbereich zu bestimmen.
In Zweifelsfillen kann durch Beobachten weitet#sergange des HMolekiils zwischen
den noglichen Anregungsmechanismen unterschieden werden.

Auch raumlich aufgedste Spektroskopie, entweder durch Abbilddxer Fabry-Perot In-
terferometer odeuber die neuen 3D-Instrumeftegewinnt in diesem Spektralbereich
derzeit an Bedeutung. Mit der Fabry-Perot-Methode kann so die Kinematik der Gebiete
untersucht werden und z.B. die Anwendbarkeit des Bugwellenmodells getestet werden.

e Mittleres Infrarot (3.5um bis 21;m) Bei diesen Wellerdingen wird die Emission haupisilich
durch warmen Staub verursacht. Durch Beobachtung bei mehreren \&etenlin die-
sem Bereich kann seine Dichte- und Temperaturverteilung bestimmt werden. Auch dieser
Bereich enthlt mehrere wichtige Linien, die mit Schmalbandfiltern beobachtet werden
konnen: Verbotene Emissionslinien angeregter[Nend [SVv]-lonen ernoglichen die

8Hierbei werden in der Fokalebene Bereiche des Bildes mit verschiedenen Methoden (Linsenmatrix, Glasfa-
sern) auf spektral aufsende Instrumente gefit.
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Erkennung von Gebieten in denen sehr energiereiche Strahlung in der Lage ist, derartige
lonen zu produzieren. Die Silikatbande bei Auf bietet dauberhinaus die Mglichkeit,

den Silikatanteil im Staub zu bestimmen und stellt ein weiteres Ma@i€’ Extinktion

dar.

e Der mm-Bereich: Bei mm-Wellenéingen strahlt haupshlich kalter Staub in gf3erer
Entfernung von den Zentralsternen. Seine Verteilung und Gesamtmasse zu kennen ist
wichtig, da Extinktion durch Vordergrundstaub die scheinbare Morphologie eines UKHG
entscheidend beeinflussen kann. Desweiteren isbtEs 20 erfahren, ob Klumpen in der
umgebenden Molekivolke die Entstehung weiterer Sterne erwarten lassen oder ob in
dieser Wolke mglicherweis bereits weitere Sterne entstanden sind. Allerdings ist in die-
sem Bereich auch die Frei-frei-Emission der Elektronen des ionisierten Gebietes wich-
tig. Man kann die Anteile trennen, wenn die Frei-frei-Emission bei Radioweltgdi
bekannt ist. Die Bestimmung der Dichte des Umgebungsstaubes ist auch wichtig, um
festzustellen, ob Modelle, die eine Druckstablisierung des UKHG voraussetzen, auf die
Gebiete anwendbar sind.

e Der cm-Bereich: In diesem Bereich kann die Frei-frei-Strahlung des ionisierten Gebietes
beobachtet werden. Wegen der grol3en Wedlegé durchdringt diese Strahlung ungehin-
dert die umgebenden Staubmassen und kommt ungestitwéi uns an. Je nach Dichte-
und Temperaturvedithissen folgt die Intengst der Strahlung, optischudine Emission
vorausgesetzt, dem Geséfz~ \~°!. Durch Beobachtung bei zwei Wellemgen lassen
sich die Dichte- und Temperaturverteilung und damit das Emissionsmal3 des ionisierten
Gases bestimmen.

Grundsitzlich ist eine Erfassung aller genannten Spektralbereicimsetienswert. Auch wenn

eine abbildende Beobachtung bei einzelnen Wedlegén nicht raglich ist, weil z.B. die Auf-
losung daiif nicht ausreicht, so kann doch die gemessene spektrale Energieverteilung (SEV)
genutzt werden. Mit Hilfe von Strahlungstransportmodellenrien aus ihr Informationeawbér

die Zentralobjekte und die umgebenden Staubkonfigurationen gewonnen werden.

2.4.2 Die Bedeutung der Aufbsung — Warum hochaufbsend beobachten?

Die Auflosung einer astronomischen Bildaufnahme gibt den Durchmesser der kleinsten darin
enthaltenen Strukturen an. Da immer Winkeldurchmesser beobachtet werden, wird sie in Bo-
gensekunderf] angegeben. Dieser kann dann je nach Entfernung des beobachteten Objektes in
eine lineare GoRRe der kleinsten awbaren Strukturen umgerechnet werden (siehe Tab. 2.1).
Im nachsten Kapitel wird ausfirlich dargelegt, dal3 bekonventionellen” Beobachtungen im
visuellen Spektralbereich und im nahen Infrarot das d@sifligsvermagen der Teleskope nicht
durch deren Durchmesser, sondern durch die Atmasgpbéstimmt wird. Die unter gegebe-

nen atmosparischen Bedingungen erreichbare Asfing wird alsSeeingbezeichnet. Somit

kann eine VergrRerung der Teleskopdurchmesser nur das Lichtsammedgemmder Fernroh-

re erlohen, nicht jedoch ihre dkiigkeit verbessern, feine Strukturen zu zeigen. Da sich die
Entstehungsgebiete massereicher Sterne aber bis auf wenige Ausnahmen in Entfernungen der
GroRenordnung kpc befinden, kommt es aber genau darauf @gljchist kleine Strukturen
aufzubisen. Tabelle 2.1 zeigt ein&tberblickuiber die GoRe der Details in AE, die mit den ver-
schiedenen Methoden aufgst'werden kinnen. Sie sinduf’die drei hier vorgestellten Objekte,
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A ............B C

Abbildung 2.2: Demonstration der Auswirkung verminderter Aasfling.A: Eingangsmuster

von Deltafunktion, obere Reihe Doppelsterne mit von links nach rechts abnehmendem Kon-
trastverltnis (Dieser Umstand wird in Teilbild B besonders deutlich) im Abstand V& 0
Darunter zwei Reihen schagherer Sterne. In der unteren Bi&dfté wiederholt sich das dreirei-

hige Muster auf einem schwachen, variablen Untergrund, wiarddKHG typisch ist.B: Das
Muster gefaltet mit einer PSF der theoretischen ésihig eines 3.6 m-Teleskops bei 213.

C: Das Muster gefaltet mit der PSF eines auerordentlich guten Seeingé%0Ri® Graus-
kalierung folgt einem logarithmischen Maf3stab, daher ist der lineare Anstieg des Graukeils
verzerrt.

sowie, zum Vergleich Ui'das nahegelegene Sternentstehungsgebiet Orion BN/KL getrennt dar-
gestellt. Man erkennt, dal3 moderne Beobachtungsmethoden wie Interferometrie (VLA), Welt-
raumteleskope (HST) und adaptive Optik (ADONIS) bereitsagichen,uber das 1.8 kpc ent-
fernte Gebiet G5.97-1.17 vergleichbar detaillierte Informationen zu sammeln, wie dies bis vor
wenigen Jahren nuuf'das Orion KL/BN-Gebiet mglich war. Allerdings werden erst zukf-

tige Instrumente, wie das VLTf)der ESO, das LB¥, das NGS¥ und das LSA? in allen
Wellenlingenbereichen daf'sorgen, dal eine der heutigen Asiling im Orion vergleichbare
Detailsclaife erreicht wird.

Die Verschlechterung der Abbildung durch die Erdatmasptiat noch eine weitere Aus-
wirkung, die in Abb. 2.2 demonstriert wird. Dort wurde ein Eingangsmuster, daR@KHG
typisch ist (Mehrere, eng benachbarte Sterne auf einem variablen, ausgedehnten Untergrund),
mit den PSF verschiedener Aolingen gefaltét. Bildteil B zeigt das entstehende Bild be-
trachtet mit der theoretischen Aadlling eines 3.6 m-Teleskops. Bildteil C dagegen zeigt das
Bild betrachtet bei einem (sehr guten!) Seeing vés. 0lan erkennt, daf’ nicht nur die Tren-
nung der engen Doppelsterne erheblich erschwert wird, sondern dal3 auch schwache Sterne
gegen den oft vorhandenen schwachen, ausgedehnten Untergrund — dasbkenttdlligkeit
durch die Faltung nicht beeinfluf3t wird — kaum mehr erkennbar sind. Um jedoch den stellaren
Inhalt ultrakompakter H-Gebiete charakterisieren zorien, ist eine genaue Photometrie un-
erlailich und deshalb ein guter Kontrast zum Untergrund unabdingbar. Werden FluR3dichten in
Blenden gemessen, sargt das Ergebnis von der Aadiling ab. Wenn also eine Quelle von
verschiedenen Gruppen mit unterschiedlichen dsiftigen und wglicherweise bei verschie-

SVery Large Telescope (Interferometer)
10_arge Binocular Telescope
LINext Generation Space Telescope
2| arge Southern Array
3paR die Faltung mit der Punktstreufunktion PSF dem Abbildungsvorgang im Teleskop entspricht, wird im
nachsten Kapitel deutlich.
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Gebiet Orion BN/KL Gb5.97-1.17 G5.89-0.39 G45.45+0.06

Entfernung 450 pc 1800 pc 2600pc 6600 pc
Instrument (Wellenl./Aufisung) Erreichte lineare Aafsung (AE)

»Normales Teleskop" (Lm, 1) 450 1800 2600 6600
VLA (6cm, 0’4) 180 720 1040 2640
ESO 3.6 m/AO (um/0’4) 180 720 1040 2640

HST (1pm,071) 45 180 260 660
ESO3.6m (1Qum, 1) 450 1800 2600 6600
ESO SEST (Imm, 23 104 4x10* 6x10* 1.5x10°
ESOVLT (10um,0'34) 150 610 880 2200

ESO VLTI (10um,0/03) 12 48 70 180

NGST  (1um,0'03)

LBT (10um,0'2) 90 360 520 1300

LSA (Imm, @'2)

Tabelle 2.1: Erreichbare lineare Aufsungen bei der Beobachtung verschiedener Sternentste-
hungsgebiete. In der obereralfté die in dieser Arbeit erreichten Werte, unten aakig er-
reichbare.

denen Wellerdigen beobachtet wird, mul dieser Effektusisichtigt werden. Allerdings ist

eine exakte Bercksichtigung sehr schwierig, darféine Umrechnung die genaue Struktur des
Objektes bekannt sein muf3. Um diese Schwierigkeit zu umgehen, ist es sinnvoll beim Vergleich
immer eineahnliche Aufbsung zu betrachten. Praktisch heil3t dies, mattegjlalle Daten auf

die schlechteste Audkung herunter. Dies ist ein weiterer Grund, warum Infrarotbeobachtungen,
die mit VLA-Daten verglichen werden sollen, mit Techniken erfolgen sollten, die ehere”
Auflésung erlauben, als die atmosgpischen Einsclarikungen dies gestatten.

2.4.3 Daten in dieser Arbeit

Es soll vor allem versucht werden, Antworten auf die in Abschnitt 2.3 aufgeworfenen Fra-
gen zu finden. Die ausgahlien Quellen sind bereits im Ensemble von WC89 enthalten; auf
deren cm-Daten konnte awgkgegriffen werden. WC89 haben das VLA bei 6 cm in der Kon-
figuration A und bei 2cm in der Konfiguration B betrieben und damit in beiden Walhgeii

eine Auftisung von 04 erzielt. Beobachtungen im nahen Infrarot wurden mit Hilfe von ad-
aptiver Optik am 3.6 m-Teleskop der ESO auf La Silla/Chile durahigef'Sie ernoglicht das
Erreichen einer vergleichbaren Aoling trotz sifender atmosgrischer Einflisse. Diese Da-

ten ernoglichen erstmals die zweifelsfreie Identifikation der anregenden Sterne in einem UK-
HG sowie den detaillierten Nachweis einer schademigen Struktur eines UKHG und einer
photoverdampfenden Scheibe um einen massearmen Stern. Zwar sind auch bislang bereits In-
frarotbeobachtungen von UKHG durchgkft worden (siehe z.B. BWARD & Mitarb., 1994;

PERSI & Mitarb., 1997; WATSON & Mitarb., 1997), jedoch noch nie mit einem derartigem
Auflosungsvermmgen. WATSON & Mitarb. (1997) behaupten, den ionisierenden Zentralstern

in G29.96-0.02 identifiziert zu haben. Der Leser mag nach dem Lesen der folgenden Kapitel
selbst entscheiden, ob dies in einer Region, die in scheinbacd$e@riid Struktur dem hier
vorgestellten UKHG G45.45+0.06 staakrielt, mit ihrer Aufbsung von 2 moglich ist.

Die NIR-Breitbandaufnahmen mit adaptiver Optik werderaem durch in konventioneller
Technik aufgenommene Schmalbandaufnahmen sowie durch Beobachtungen im mittleren In-
frarot. Diese Erghzungsbeobachtungen haben einedsufiig von etwa’l Dies ist ausreichend
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zur Extinktionsbestimmung bzw. zur Bestimmung der Staubverteilung. Im Mife &tich we-

gen der Beugungsbegrenzung an den genutzten Teleskopen (3.6 m und 5 m Hauptspiegeldurch-
messer) keine deutlich bessere Astihg erreichbar. Von einer Quelle liegenaasch noch

Daten bei 1.3 mm vor. Eine Quelle (G5.97-1.17) ist als photoverdampfende Scheibe auch visu-
ell sichtbar. Hier wurde auf vorliegende Daten des Weltraumteleskops Hubhblekgegriffen;

es bietet als einziges die erforderliclaainiliche Aufbsung in diesem Spektralbereich.

Grundsitzlich wurde versucht, alle Objekteogichst gut mit dem gesamten Beobachtungs-
programm zu erfassen. Nicht immer ist dies gelungen, abgelehnte odeatzyeshmigte Be-
obachtungsandige und nicht zuletzt Witterungseiméise machten einad¢kenlose Beobachtung
aller drei Quellen mit allen Methoden umglich. Jedoch sind stets die grundlegenden Daten
fur die Einordnung in bestehende Modelle und das Aufzeigen warkén und notwendigen
Erweiterungen der Modelle vorhanden.
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Kapitel 3

Hochauflosende Beobachtungen

3.1 Die Grenzen der Teleskope — Abbildungstheorie

Um zu verstehen, durch welche Faktoren die Asxifig einer Abbildung bestimmt wird, soll
zundchst kurz der Abbildungsvorgang mathematisch dargestellt werden. Alle in dieser Arbeit
vorgestellten und verwendeten Methoden nutzen die Wellennatur der einfallenden Strahlung
und die sich daraus ergebenden Eigenschaften des entstehenden Bildes. Daher sollen diese Ei-
genschaften und ihre Ursachen im Abbildungsprozelaaust 'kurz eingeiffirt werden. Eine
umfassendere Darstellung findet sich iBINERT (1992) sowie in BRN & WoOLF (1970),
Grundlagen z.B. in GBRECHT (1987) und HCHT (1987). Ein wichtiges mathematisches
Werkzeug in diesem Zusammenhang ist die Fouriertransformation. Die Fouriertransformierte
einer komplexwertigen Definitiofi(Z) wird definiert durch:

ﬂazﬂﬂmz/#@emﬂw (3.1)

Das Integral ohne Integrationsgrenzanftiiber einen unendlichen Bereich. Die Umkehrtrans-
formation ergibt sich zu:

ﬂ@zF*M@n/ﬂawW”% (3.2)

Der Abbildungsvorgang beginnt an der Eintattfsiung des Teleskops, auch als Apertur be-
zeichnet. Dort liegt ein elektromagnetisches Wellenfeld mit der Amplitudenverteﬂiﬂﬁgt)
vor, wobei( die betrachtete Koordinate in der Apertur (in Einheiten der Wedlegé\) und ¢
den Zeitpunkt bezeichnet. Kommt die Strahlung von einer (unendlich weit entfernten) Punkt-
guelle, so sind die eintreffenden Wellenfronten eben. Komplexe Objekte lassen sich durch Su-
perposition mehrerer Punktquellen darstellen. Eine Sammeloptik (z.B. Linse, heutzutage aller-
dings fast ausschlie3lich Parabolspiegel) bildet das Wellenfeld auf den Detektor ab, wodurch
das gesamte Wellenfeld der Eintrittsapertur in jedem Punkt der Bildebssr&agert und damit
zur Interferenz gebracht wird. In Abb. 3.1 sind die zwei Punktaund B’ in der Bildebene

1Je nach Anwendungsgebiet werden leicht abweichende Definitionen der Fouriertransformation verwendet
(DRESZER 1975).
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AO) .~ B

444444Agﬂff””'/"-‘—‘\\“\\\r;;;;,AAAAperuuebene

Bildebene

Abbildung 3.1: Zur Entstehung einer Abbildung im astronomischen Teleskop. Die von den
Quellen A und B einfallenden ebenen Wellenfeldeeflagern sich in jedem Punkt der Bilde-
bene. Durch Interferenz kommen die Bildpunkte A’ und B’ zustande.

ausgezeichnet. Dort verursacht die Interferenz aufgrund der unterschiedlichen optischen Weg-
differenzen zu beiden Punkten unterschiedliche Intatesit”Interferenz kann allerdings nur

bei kordrentem Licht auftreten, die Wellenfelder der vérund B ausgehenden Strahlung in-
terferieren also nicht miteinander. Beide Objekte (oder auch Punkte eines Objektes) werden
unablangig voneinander abgebildet. Bedingt durch die Ausdehnung und Entfernung astrono-
mischer Objekte senden auf unterschiedliche Bildpunkte abgebildete Teile stets zueinander in-
kohdrente Strahlung aus. lhre Bildintera¢éi addieren sich folglich. Mathematisch entspricht
dieser Vorgang in der Fraunhofatmérung (das Bild liegt praktisch immer unendlich weit ent-
fernt und wird nur durch die Abbildungsoptik auf die Detektorentfernung “herangeholt”) nach
BORN & WOLF (1970) der Operation

v

3

—

Nc. (3.3)

|

A(T,t) = const. x /G(f, t)e 2mil

Hier ist A(7,t) die Amplitudenverteilung in der Bildebengdie Ortskoordinate im Biléi
und f die Brennweite des Teleskops. Diese etwas unkonventionelle Darstellung der Abbildung
im Teleskop hat den Vorteil, dald man mehrere Sachverhalte unmittelbar erkennt. Gleichung 3.3
stellt eine Fouriertransformation dar. Die von Quelleinfallende ebene Welle hat die Gestalt
G(f, t) = Ge'@=*9 Wegen des senkrechten Einfalls verschwindet das Skalarprodukt von
Wellenvektork und Koordinatenvektof. Der verbleibende Phasenfaktor im Exponenten der e-
Funktion beeinfluf3t das Integral in Gl. 3.3 nichtir€ine unendlich ausgedehnte Apertur findet
man danr?

2Der Ursprung ist frei wahlbar, wird aber real meist in eine Ecke des Bildes gelegt.
3Die §-Funktion kann definiert werden af$z) = [ e~z dk
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A(F, 1) = const - Ag(t) - (v) (3.4)

Dies bedeutet, dal3 das Wellenfeld auf einen Punkt abgebildet wird. Die real gemessene Inten-
sitatsverteilung des Bildes ist durch

I(7,1) =| A7, 1) |? (3.5)

gegeben. & das unter dem Winke! einfallende Feld von Quell® gilt dageger - { =
sin(a)( | k |= §¢ (o ist bei astronomischen Abbildungen so klein, daffa) = oo immer gilt),
wodurch GI. 3.3 die Form

A7) = const - Bo(t) -6 ((5 = a)%) (3.6)

annimmt. D.h., daf3 das ebenfalls puwktfiige Bild von B (Mit der Amplitude B;) um die
Strecker = fa gegemniber dem vonA verschoben ist. Die wichtige Tatsache, dal eine Nei-
gung der einfallenden Welle zu einer Bildverschiebumgyf, stellt eine Grundlage aller hoch-
auflosenden Beobachtungstechniken dar.uNet sind reale Teleskopaperturen nicht unend-
lich ausgedehnt. Diese Eigenschaft kann durchufiréin einer Aperturfunktion

(3.7)

P = 1 : Cinnerhalb der Apertur
1 0 : CauRerhalb der Apertur

bericksichtigt werden. &''die senkrecht einfallende ebene Welle von Quéléxgibt sich somit

3

— f

Apsp(T,t) = const. - Ag(t) X /P(C)e%i(v)dE. (3.8)

Das Bild des unendlich weit entfernten Punktes entspricht also der Fouriertransformierten der
Apertur. Sie istiif kreisbrmigeOffnungen (siehe z.B. ECHT, 1987) durch die bekannte Airy-
Funktion gegeben. Die zugetige Intensigt PSF =| Apsp(7,t) |* zeigt eine zentrale,akie-
rungsweise GauBfinige Spitze, umgeben von einem Ringsystem. Da der Durchmesser des in-
nersten dunklen Ringels22% betdgt, kbhnen zwei Punktquellen mit kleinerem Abstand nicht
mehr sicher getrennt werden. Folglich bezeichnet maz% als Auflosungsverragen des Te-
leskops. Je gif3er der Aperturdurchmesser, desto kleiner der Durchmesser des Ringsystems.
Eine Fouriertransformation ergfbt

F[PSF] = F[| Apsrp(7,t) [*] (3.9)
= F[A- 4]
= A® A
= const - P({) @ P*(().

Das bedeutet, daBSF' die Fouriertransformierte der Faltung (bezeichnet mit dem Symbol
der Aperturfunktion mit ihrer komplex Konjugierten (die sogenannte Autokorrelation) ist.

“Nach dem Faltungssatz gilt]f (%) ® g(Z)] = F[f()] - F[g(Z)]
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Bildebene

Himmelsebene

Abbildung 3.2: Abbildung eines astronomischen Objektes mit Hilfe der PSF. Das abbildende
System erzeugt jeden einzelnen Bildpunkt durch Interferenz, das gesamte Bild ergibt sich als
einfache Summe der Einzelpunkte.

Die Intensititsverteilung®S F wird auch ‘Point-Spread-Functidi(das Ktirzel PSF ist sinn-
gendl} alsPunkt-Streu-Funktiomu merken) genannt, da sie die Punktantwort des Abbildungs-
systems angibt. Wie bereits emtwit sind astronomische Objekte in der Regel so grol3, daf3
aus verschiedenen Regionen stammende Strahlung zeitliclumdich unkorreliert ist. Daher
wird jeder Objektpunkt geaf¥ dem Betragsquadrat von Gleichung 3.8 abgebildet und die sich
ergebenden Einzelintenasien werden im Bild aufaddiert (siehe Skizze in Abb. 3.2). Interferen-
zen zwischen von verschiedenen Objektpunkten ausgehenden Wellenfeldern finden nicht statt.
Mathematisch entspricht dies einer Faltung:

B(f) = / O(F) - PSF(r')dr’ (3.10)
= O(f) ® PSF(7)

Hierbei gibtO(7) die Objektintensdtsverteilung in der Bildebene an, wie sie ideal abgebildet
durch eine unendlich groRe Apertur zustande gekommene \(iach Gl. 3.3), und () die
reale Intensatsverteilung im Bild.

Es ist anzumerken, dal3 die Faltung in Gleichung 3.10 zwar im Prinzip eine eineindeutige
Abbildung darstellt und umkehrbar ist — somibricite aus bekanntg? SF' und gemessener
Verteilung B die “unendlich” hochaufgelste InformationO extrahiert werden. In der Praxis
wird dies jedoch verhindert, da sowohl die Me@enB () und PSF () fehlerbehaftet sind,
als auch die aiimliche Abtastdichte vo® (i) und PSF(#) nicht unendlich erbfit werden
kann. Es existieren jedoch iterative Verfahren, um aagerné Entfaltungen durchaifien,
eines davon ist im Anhang B beschrieben.

3.2 Die turbulente Atmosplare

Im vorhergehenden Abschnitt wurde festgestellt, dal3 die Abbildungsajuilités astronomi-
schen Teleskops von der PSF bestimmt wird. Diesgghvvon der Form der Apertur ab. Das ist
allerdings nicht die ganze Wahrheit: Nur im Weltraum betriebene Teleskope lassen sich auf die-
se Art und Weise beschreiben. Die Punktantwort PSF in Gl. 3.8 und Gl. 3.10 entsteltn™

in der Form als Airy-Scheibchen nur, wenn die einfallende Welleathisch eben ist. Liegen

uber die Apertur hinweg irregaté Phasendifferenzen (Amplitudendifferenzen spielen eine un-
tergeordnete Rolle und werden hier ganz vernassifjit) vor, so nimmt di& S F' ebenfalls eine
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O Entfernte Quelle

Ebene Wellenfront

ji&h

; ( D Turbulenzzellen der Atmosphére

Erst recht gestérte Wellenfront

Abbildung 3.3: Storung der Wellenfront durch Turbulenzzellen in der Atmaseh”

irreguldre Gestalt an. Solche Phasendifferenzen werden zvearigsturch die Atmospdrée
hervorgerufen, die nicht gleichafig von der einfallenden Welle durchlaufen wird. Temperatur
und Dichteschwankungen, welche auch noch zeitliclneerlich sind, bewirken einen unter-
schiedlich schnellen Lauf verschiedener Teile der Wellenfront uhigefi so zu einer Verzerrung
(siehe Abb. 3.3).

Die mdglichst genaue Kenntnis der Entstehung solcherudijen ist Voraussetzungrfdie
Entwicklung von Techniken zu ihrer Behebung. Daher soll hier ein (sehr) kurzer Abril3 zum
Abbildungsvorgang unter Atmosphenbedingungen und den sich daraus ergebenden Korrek-
turmdglichkeiten gegeben werden. Umfassendere Darstellungen finden siciNDEMANN
(1997) und LEINERT (1992) sowie, grundlegend, ind®DIER (1981).

Allgemein wird eine Abbildung auf einem Detektor in einem astronomischen Teleskop be-
schrieben durch GI. 3.3 und 3.8:

£
X

A(7, t) = const. X /P(g) LG e e 25 Jdc. (3.11)
Die Darstellung?((, t) = G 4ei@!=F<) ist hierin durch Einfihren der Phase((, t) = wt —k -
abgekiizt worden. Die IntensitSverteilung im Bild ergibt sich zu

I(7,t) =| A(7,t) |*= A(F, t) A*(7, t). (3.12)
Damit hat nach dem Faltungssatz die Fouriertransformierte der Irgtsvatteilung die Gestalt

I t) = A t) @ A*(C 1) (3.13)
= P(0)-Ga 6i¢(5,t)®p(<) G e 9D

_,

= G [ POP@ET4Dar

Die Turbulenz in der Atmosgré bewirkt nun eine unabhgige Stfrung der Amplitude
G 4 der einfallenden Welle und ihrer PhageBeschreibt man die atmosptsche Turbulenz
nach KOLMOGOROV (1961), so folgen der Logarithmus der Amplitude und die Phasendiffe-
renz¢ () — ¢(C) einer GauBschen Verteilung. Man kann dann die Phasenstrukturfunktion de-
finieren alsDy(C) = 1 ([¢(7) — #(C)]?) (GLINDEMANN, 1997). Dabei gibt das Symbol)) den

2
Erwartungswert an, der dem zeitlichen Mittelwert entspricht. Gaul3sche Verteilungen gilt:

(@Y — o390 9OF) — o3Do, (3.14)
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Nach Durchlaufen einer Atmosphenschicht in der blie ~ und mit der Dickedh (siehe
Skizze 3.3) ergibt sich di8chichphasenstrukturfunktion zu §feD, 1966):

Dysl(€) = (| 6(0) — 6() 2 = 2.91 (2)* 6hCOw (R)? | { P2 . (3.15)

C'y ist hierbei die Brechungsindexstrukturkonstante, sie fal3t die optischen Eigenschaften der
Atmosptarenschicht zum Zeitpunkt der Beobachtung zusammen. Um die Phasenverzerrung
der von einem Objekt in Zenitdistanzausgehenden Welle zu erhalten, mufd entlang der At-
mosplarensiule integriert werden, die Gesamtphasenstrukturfunkbipm der Apertur ergibt

sich dann zu:

ar\? 1 "
Dy=291 (=) — [ C%(h)dh = 6. 5/3, 3.16
o=201 () 0 [ Chin=oss(Cra (3.16)
Hier wurde der Fried-Parametey eingetihrt, der die gesamte Atmosatencharakterisierung
beinhaltet. Durch Einsetzen von 3.16 in 3.14 und bilden des Erwartungswertes von 3.13 ergibt
sich die gemessene Intersgverteilung nun zu

PSFym =F7'[G% / P(Q)P(F) - e 44Cm" g¢] (3.17)

Wie Gl. 3.9 stellt auch dies eine Autokorrelation der Aperturfunktion dar, allerdings ist die-
se nun mit einer e-Funktion gadipft. Die e-Funktion entspricht aanérnd einem Gaul3profil

(Der Exponent ist/3 anstatt 2). Dies bewirkt eine Verringerung des effektiven Aperturdurch-
messers aufy. Die durch Turbulenz gestte PSFPSF,;,,, hat ein entsprechend breiteres Pro-

fil. Ihre Halbwertsbreite (es gibt bei diesem Gaul3artigen Profil keine umgebende Ringstruktur
mehr) wird auch al§Seeingbezeichnet. Die Verwendung des zeitlichen Mittelwertesasuktr”

die Glltigkeit der Gleichungen 3.14 bis 3.17 auf entsprechend lange integrierte Aufnahmen ein.
Bei gewohnlicher astronomischer Beobachtung sind aber entsprechend lange Integrationszeiten
die Regel. Die funktionalen Alamgigkeiten in Gl. 3.16 lassen erkennen, dafnit zuneh-
mender Wellerdihge anwchst, ebenso, wie es sich mit zunehmender Zenitdistanz verringert.
Desweiterendl3t sich die Korrelationszeit = ro/vying berechnen, die angibt wie lange die
Phasenstrukturfunktio®, stabil bleibt. Bei Integrationszeitenutzer r, kann der zeitliche
Erwartungswert nicht verwendet werden$ F,;,,, hat dann eine irregalé Gestalt. Allerdings
zeigen sich feine Strukturen deren Ausdehnung der theoretischevsAng des Teleskops ent-
spricht. Wichtig ist auch noch der sogenannte isoplanatische Wigkkl, wobeih, die Hohe

der repasentativen turbulenten Schicht ist. Er gibt aper’ welchen maximalen Winkelabstand
PSF,,, eine gleichbleibende Gestalt hat.

3.3 Nachtragliche Korrektur — Speckle Interferometrie

3.3.1 Das,Shift & Add“-Prinzip

Bei Belichtungszeiten wzer alsm, andert sich die PSF afirend der Aufnahme nicht. Man
erhédlt ein zwar verzerrtes, aber dennoch hochawfgek Bild. Das Abbild der Quelle zaift’

SDabei wird davon ausgegangen, daf? der Wind ein mehr oder weniger starres Turbulenzbeursies Tele-
skopapertur treibt.
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Abbildung 3.4: Datenrekonstruktion durch Shift & AddA: Ein typisches Speckleintefero-
gramm. Aufgenommen wurde der Stern SA0184412 mit einer Integrationszeit von 1s bei
A = 2.2um mit dem ESO NTT P = 3.5m). B: Rekonstruktion mittels Centroid Tracking.
100 Interferogramme wie in A wurden verarbeitet. Efl@hges Profil ist extrahierC: Rekon-
struktion mittels peak tracking. Man beachte denarernd beugungsbegrenzten Kern — der
Durchmesser des Airy-Scheibchens sollfé®betragen.

in einzelne,Specklées viele kleine, irregudii verteilte und unregelafdig geformte Punkte mit

der Winkelausdehnung/D — der theoretischen Aufsung des Teleskops — und der Anzahl
Nypeerie = (D/r)?. Die genaue Verteilungdrgt vom augenblicklichen Zustand der Atmo-
sphare und damit der momentanen PSF ab. Die Speckleinterferometrie macht sich diesen Um-
stand zunutze, indem sie viele Aufnahmen mit Belichtungszeitenek “alsr, benutzt, um
Informationenuber die Quellenstruktur zu erhalten. Die genauere Betrachtung des Einflusses
der atmosparischen Turbulenz zeigt, dal’3 deoBté Teil aus den niedrigsten Moden stammt
(GLINDEMANN, 1997). Die Einteilung in Moden wird in Abschnitt 3.4 genauer dargelegt.
Mit den drei niedrigsten Moden ist der mittlere Gradient der Phamsr die Apertur bereits
vollstandig beschrieben. Nach Gl. 3.3 und Gl. 3.6 ist sofort klar, dal3 ein solcher mittlerer An-
stiegdp ~ a - fin eine Verschiebung des Bildes ufn a umgesetzt wird. Varidert sich also
dieser mittlere Gradient (was nalich dauernd geschieht), so bewegt sich das &er'den De-

tektor. Bei langen Integrationealiit dies dazu, dal? der Durchmesser des Bildes nbehden

der (in sich veainderlichen) Specklewolke hinaus ansteigt. Es ist unmittelbar einsichtig, daf mit
zunehmende @f3e der Apertur der Mittelwert des Phasengradienten gegen Null geht und somit
die Bildbewegung haupashlich bei kleinen Teleskopen eine Rolle spielir Bie mittlere Ab-
weichung vom idealen Bildort gitA7)? ~ (\/ro)?(D/re)~*/? (TYLER, 1994). Anzumerken

ist, dal3 diese mittlere Bewegung auch bei Teleskopen mit 3.5m Durchmesser noch erheblich
ist und daR wegen der Definition vap ~ \%/° (siehe Gl. 3.16) die Bildbewegung unaisigjig

von der Wellerdinge ist.

Die grol3e Auswirkung der Bildbewegung auf die Gestalt der Langzeitaufnahme hat aber
auch einen unsetiZzbaren Vorteil: Sie ist sehr leicht zu korrigieren! Bei der Speckleinterfero-
metrie sind im wesentlichen zwei Methoden anwendbar, um diese Korrektur zu erreichen. Beide
beruhen daraufuii’jede kurzbelichtete Einzelaufnahme einen Verschiebungsvektor zu bestim-
men und anzuwenden und sodann alle Aufnahmen zu addieren. Daher kommt die englische Be-
zeichnung,Shift & Add. Der Unterschied zwischen beiden Methoden liegt in der Bestimmung
des Verschiebungsvektors, entweder kann die Abweichung des Bildschwerpunktes von einem

SNatirlich ist dieser Umstand nicht prian‘in der Definition vonr, begrindet, sondern darin, daR der Bre-
chungsindex der Atmosphé nur sehr schwach mit der Wellantje variiert.
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gewahlten festen Bildort genommen werdeCéntroid Tracking)), oder die Abweichung des

Ortes des hellsten Speckles ebenfalls von einermabkten ReferenzpunktPeak Tracking).

Es kann gezeigt werden, daf? peak tracking die erheblich effektivere Methode ist, insbesondere
bei schlechtem Seeing. (GIDEMANN, 1997). Mit ihr weist die Abbildung einer Punktquelle in

der Regel einen beugungsbegrenzten Kern auf, der allerdings auf einem ausgedehnteren Sockel
sitzt (siehe Abb. 3.4) Die letztgenannte Methode spielt auch bei adaptiver Optik eine grol3e
Rolle. Hier wird ein verkippbarer Spiegel angesteuert, der die Position des hellsten Speckles
auf einem Detektor konstanah.’Da wie oben beschrieben die Bildbewegung wetiagEnu-
nablengig ist, kann der Sensor in einem anderen Spektralbereich arbeiten als der eigentliche
Detektor.

3.3.2 Die Erhaltung hochaufgebster Information — Beobachtung im Fou-
rierraum

Die Anwendung der im vorhergehenden Abschnitt vorgestellten Meth8ddt & Add* er-

reicht zwar bereits eine aahérnd beugungsbegrenzte Abbildung und spielt eine grol3e Rolle
bei der adaptiven Optik, jedoch nutzt sie nicht wirklich die interferometrischen Eigenschaf-
ten des Abbildungsprozesses und rechtfertigt daher nicht den Namen Specldeometrie
Desweiteren versagt sie in Spezadlién, wie beispielweise bei Doppelsternen ahinlich hel-

len Komponenten oder bei sehr ausgedehnten Objekten. Es existieren jedoch weit ausgefeiltere
Methoden der nachdaglichen Bildkorrektur unter Verwendung kurzbelichteter Speckleaufnah-
men. Da in dieser Arbeit jedoch nur Daten vorgestellt werden, die unter Verwendung adaptiver
Optik aufgenommen wurden, besahKe ich mich bei der Vorstellung dieser Methoden auf das
allernotwendigste.

»Shift & Add” stelltim Prinzip eine Langzeitaufnahme her, wobei allerdings die Bildbewe-
gung korrigiert wird. Trotzdem werden die Interedén der Einzelaufnahmen einfach addiert,
jegliche Informatioruber Phasenlagen der eintreffenden Welle — in den Einzelaufnahmen sehr
wohl vorhanden, man spricht deshalb auch von Speckleinterferogrammen — geht dabei verloren.
Der naheliegendedsungsansatz besteht darin, Phase und Amplitude getrennt aufzusummieren
und somit statistische Informatiarbér beide zu erhalten. Nach Gl. 3.13 ist diese Phasenin-
formation aus der IntensitSverteilung im Bild (also aus jedem Interferogramm) durch eine
Fouriertransformation zuagiglich. Eine Umstellung von 3.13 ergibt:

(¢t = GEP(Q)e / P(7)e ) g (3.18)

— Gip(g)e—itﬁ@,t) |R|6i¢R(t)
G2 p(5)|R|ei(¢R(t)—¢(§,t))

Darin bezeichnetR|e*r(®) das ausgewertete Integral. Mit der Definiti@g(f, t) := ¢r(t) —
&(C, t) laBt sich alsd schreiben als

1(C 1) = G4 P(O) Rl SD = |({ 1)]e™sC0. (3.19)
Zerlegt man noch den Anteil der Phasenvariationen in einen Objekta;g(é) und einen

durch Atmosphtenstiungen verursachten Teil, 4(C, t), so gelten it ¢, 4(C, ) die in Ab-
schnitt 3.2 angestellten Betrachtungen.
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Transformiert man also alle Interferogramme und mittelt Amplitude und Phase getrennt, so
stehen auchuir'die Langzeitbelichtung Informationeér beide GoRRen zur Verdigung.

3.3.3 Aufdie Phase kommt es an — Rekonstruktionsmethoden

Das Ziel ist, ein ideales Bild der Quelle ohne Atmoamrisbiungen zu erhalten. Dies kann
prinzipiell durch Umkehren von Gl. 3.19 geschehen. Allerdingst stér zeitlich veanderliche

Term d)g,A(f, t). Beobachtet man allerdings eine Punktquelle, so giltdié Phasenverteilung

des Objektes nach den Darlegungen in Abschnitw@f) - @(52) =a- (51 - 52), was nur ei-

ne Verschiebung im Bildraum bewirkt. Man kann also durch solche Beobachtungen prinzipiell
gbg,A(f, t) gewinnen. Befindet sich die Punktquelle dicht am Zielobjekighehst innerhalb der
isoplanatischen Ebene, so dﬁy&(f, t) fur Quelle und Punktreferenz identisch sind, kann man
durch einfache mathematische Operationen die Objektphasenvert,ej,l@ﬁ)g) ermitteln. Man

spricht dann von Speckleholographie EM2ELT, 1978). Befindet sich keine Punktquelle dicht
genug am Zielobjekt, so kann diese aucatspund in gol3erer Entfernung beobachtet werden.
Dies ist der grol3e Vorteil der Speckleinterferometrie, allerdingsseri die statistischen Eigen-
schaften der Atmosgané bei beiden Beobachtungen identisch sein. Beobachtungserfahrungen
haben gezeigt, dal3 hierzualwend der Beobachtung sehr oft zwischen Objekt und Referenz-
guelle hin und her gewechselt werden muf3. Dann kann durch Mittelbegviele Specklein-
terferogramme die @Ee(gSg,A(f, t)) in den Datenatzen von Quelle und Punktreferenz als
identisch angesehen werden und durch geeignete mathematische Operationen aus GI.3.19 ent-
fernt werden. Anatze hierzu bietet das Knox-Thomson Verfahren, welches das Kreuzspektrum
(I(C}) - 1(&)) von Quelle und Referenz verwendet, um aus den daraus gewonnenen Phasen-
differenzen<gog(51) - wg(@» den Phasenverlauf des Objektes zu rekonstruierayo{K&
THOMSON, 1974), oder die Tripelkorrelation, die aGs((;) - 1(G) - I(—(; — G)) den Pha-
senterm<g0g(51) + cpg(fz) - gog(fl + () bestimmt (WEIGELT, 1989). In beiden &fen muR

die absolute Objektphase noch aus den bestimmten Phasendifferenzen bestimmt werden. Dies
geschiehuber rekursive Verfahren. In einigeralfén, z.B. bei der Bestimmung von Doppel-
sternabstfiden, reicht auch die Betrachtung des Betragsquadrates. \ann kann einfach
|fobjekt|2/|frefe,enz|2 gebildet werden um die Verteilung der ungestieobachteten Quelle zu
erhalten (Labyerie Prozel3", ABYERIE, 1970). Dies ist allerdings kein echtes Bild. Weitere
Verfahren zur Bestimmung der Phaseninformation finden sichADR&R (1981) und BTES

& DAVEY (1987).

3.4 Echtzeitkorrektur — Adaptive Optik

Eine zweite Mbglichkeit zur Gewinnung der gesamten, in der einfallenden Welle enthaltenen
Information, besteht in der Verwendung der sogenannten adaptiven Optik — im folgenden kurz
AO genannt. Die hochaw$ende Information wird hierbei nicht nadgtich aus gewonne-

nen Daten rekonstruiert, sondern die verzerrte Wellenfront wird durch ein geeignetes System
laufend korrigiert (sozusagen gejelt), so dal? mit dem nachgeschalteten Detektor normal und
guasi unter atmospiénfreien Bedingungen beobachtet werden kann. Vorgeschlagen wurde die
Anwendung eines solchen Systems wsylich von BaBcock (1953), jedoch standen einer
Realisierung damals noch zu viele technische Schwierigkeiten im Wege.
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3.4.1 Das Prinzip

Tip-Tilt-Spiegel

- Dichroitischer Spiegel

.+ Infrarotes Licht
Detektor |7

Sichtbares
Licht

Deformierbarer Spiegel

Wellen-
front
Sensor

Abbildung 3.5: Blockdiagramm eines adaptiven Optik Systems.

Abb. 3.5 zeigt die grunagzliche Funktionsweise eines AO-Systems. Das einfallende Licht
aus dem Teleskopfokuslft zuréichst auf die korrigierenden Elemente, in der Praxis zwei ge-
trennte Spiegel, von denen einer die Bildbewegung ausgleicht und nur um zwei Achsen beweg-
lich ist (daher die englisch-deutsche Bezeichnyifig-Tilt-Spiegel). Der andere korrigierende
Spiegel hat eine deformierbare Obactié. Ihre Form kann durch Piezo-Aktuatorenaveiert
werden. In allen bisher astronomisch angewandten Systemen wird danach das Licht durch einen
dichroitischen Spiegel in infraroten und sichtbaren Teil zerlegt. Der sichtbare Teil wird auf einen
Wellenfrontsensor (WFS) gelenkt, der die gegartwgé Form der Wellenfront bestimmt und ein
Korrektursignal erzeugt, welches an die beiden korrigierenden Spiegel gesendet wird. Der in-
frarote Teil wird fir die eigentlichen wissenschaftlichen Beobachtungen genutzt. Diese Teilung
hat mehrere Vorteile: Die betigte Anzahl korrigierender und analysierender Elemente ist pro-
portional zu(D/r,)? und die Korrekturzeit, die ein Bruchteil vag betragen muf, ist ebenfalls
im Infraroten Bnger, also ist ein Systernrfinfrarotbeobachtungen leichter herzustélldba
die Form der Wellenfront von der Wellearige so gut wie unalngig ist, kanndi den WFS
problemlos sichtbares Licht genutzt werdear Béide Baugruppen, WFS und Wissenschafts-
detektor, steht dann jeweils die volle Lichtausbeute des jeweiligen Watigatibereiches zur
Verfugung.

Auch AO-Systeme messen, wie die Speckleinterferometrie, die Gestalt der einfallenden
Wellenfront durch Beobachtung einer nichtaufgggén Punktquelle. Durch Einbringen eines
beweglichen Spiegels kann der WFS einen anderen Teil des Himmels beobachten als der De-
tektor, allerdings ist der Bereich, in dem die Korrektur wirksam ist um so kleiner, je besser die
Korrektur ist. Praktisch schrikt dies die Himmelsabdeckung eines solchen Systems drastisch
ein, da sich in der Bfie ¢ 30") der zu beobachtenden Quelle immer ein ausreichend heller

’Ein 3.5 m-Teleskop wide ein AO-System mit 1600 Elementen bgén, die mit mehr als 100 Hz angesteuert
werden, um im sichtbaren Spektralbereich eine wirkungsvolle Korrektur zu erzielen. Beh2rRissen dagegen
nur 46 Elemente mit ca. 60 Hz angesteuert werden. Die US Air Force betreibt jetzt ein System mit 941 Aktuatoren
am 3.5m-Teleskop der Starfire Range; es dient der Beobachtung von Satelliten.
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Stern (my < 13 mag) befinden mul3. lufigster Zeit versucht man, diese Einsstkiing durch
mit Lasern kinstlich erzeugte WFS-Sterne zu umgehen (siebeiN, 1997).

3.4.2 Wellenfronten analysieren

|
[
|
|
|
7
/:
|
’
|
|
|
|
%
S
[

WLJSY . .
Detektormatrix ; Linsenmatrix Einfallende, gestorte Wellenfront

Abbildung 3.6: Prinzipieller Aufbau eines Shack-Hartmann Wellenfrontsensors

Das gebauchlichste System, um die Form von Wellenfronten zu analysieren, ist heute der
Shack-Hartmann Sensor. Er beruht darauf, daf3 die Teleffkop§ (und damit die darin be-
findliche Wellenfront) auf eine Linsenmatrix abgebildet wird, und diese dann viele kleine Bilder
auf eine dahinter befindliche Detektormatrix wirft. Dies entspricht der Einteilung der Telesko-
papertur in viele kleine Subaperturen, auf die jetzt die in den Abschnitten 3.1 und 3.2 gemach-
ten Aussagen angewandt werdemken. So ist unmittelbar einsichtig, dal3 der lokale Gradient
der Wellenfront in einer bestimmten Subapertur direkt zu einer Verschiebung des entstehenden
Bildes auf dem entsprechenden Subdetekuibwrtf(Siehe Abb. 3.6). Um jedoch die gesamte
Form der Wellenfront zu erfassen, bedient man sich eines mathematischen Kunstgriffs: Die
Phasenverteilung in der Aperw(f) wird in Polarkoordinaten dargestellt und nach sogenann-
ten Zernike-Polynomen entwickelt EENICKE, 1934). Dieser Satz orthogonaler Funktionen
bietet verschiedene Vorteile. Zum einen lassen sich durch die ersten Zernike-Polynome die be-
kannten optischen Bildfehlern wie Defokussierung, Astigmatismus und Koma (siehe Abb. 3.7)
beschreiben, zum anderen lassen sie sich durch iahe Xl den Eigenschwingungsmoden ei-
ner runden Membran sehr leicht an den deformierbaren Spiegel anlegen. Man spricht daher
auch von Zernike-Moden.

Entwickelt man die Phasenlage der Wellenfront nach Zernike-Polynomen
$(p.©) = a:Z;(p, ), (3.20)
i=1

so bemwtigt man zur Erfassung voN OrdnungenN/2 Subaperturen, da jede zwei MeRwerte
in Form der VerschiebungenX unddY liefert. Es existiert eine Kopplungsmattix;;, welche
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die Zernikekoeffizienten mit den gemessenen Orten wgkn”™
M=0g-d (3.21)

Hier ist M der MeRwertvektor, der immer abwechselnd eine x- und eine y-Abweichungskoor-
dinate der Subaperturen eatty'unda enthélt die Zernikekoeffizienten. Diese Matrix wird in

der Praxis nicht berechnet, sondern durch Anlegen der entsprechenden Zernike-Moden an den
deformierbaren Spiegel bei gleichzeitiger Beleuchtung mit einer ebenen Wellenfront ausgemes-
sen.

3.4.3 Wellenfronten korrigieren

Z, (Fokus) A=0.111 Z, (Astig.) A=0.064 Z, (Koma) A=0.053

Abbildung 3.7: Einige Zernike-Polynome. Unter den Bildern angegeben ist die verbleibende
mittlere Phasenabweichungpér die Apertur in Einheiten vofiD /r)®/?, wenn bis zum eben-
falls angegebenen Zernike-Grad korrigiert wurde.

Die Anwendung der Kolmogorovtheorie auf die Zernike-Zerlegung in GI. 3.20 zeigt, dal3
ein Grof3teil der Strungen in den niedrigsten Moden erscheffitist konstant undui’ die Bil-
dentstehung vollkommen unerhebli¢h, und Z; geben die Verkippung der Wellenfront an und
sind fir die Bildbewegung verantwortlich, die bereits aumstich diskutiert wurde. Der mittlere
quadratische Phasenfehidyer die Apertur{(A¢)?) betrigt nach KolmogoroyD /)%, nach
der Korrektur der ersten drei Zernike-Moden, also der Bildbewegung, nutnti( D /7).

Es ist daher sehr einfach, mit einem reinen Tip-Tilt-System (nur,&8né"“-Apertur und ein um

zwei Achsen beweglicher Spiegel) eine sehr grol3e Bildverbesserung zu erzielen. Ein derartiges
Verfahren entspricht dem Shift & Add aus Abschnitt 3.3.1. Die Korrektur weiterer Moden ver-
kleinert den Sockel in Abb. 3.4C und veoffért dagegen den beugungsbegrenzten Kern. Das
Strehlverlaltnis Z = I /1, = 1 — ((A¢)?) (BORN & WOLF, 1970) ist ein MaRdf die erreichte

Glte der Abbildung. Es gibt das Valtiis der Maximalintensiifen in einer realen und einer
beugungsbegrenzten Abbildung an. Reale AO-Systeme trennen die Tip-Tilt-Korrektur von der
Korrektur der loheren Ordnungen. Der deformierbare Spiegel kann so mit kleineren Aktua-
toraussctdgen arbeiten. Die Korrektur bis zuiten Zernicke-Grad erfolgt schlie3lich durch
Anlegen der nach Gl. 3.21 bestimmten Moden an den deformierbaren Spiegel.

Somit kann ein AO-System natich nur die Phasenfehler der einfallenen Welle korrigieren.
Durch Szintillation hervorgerufene Schwankungen der Amplitioker die Apertur haben aber
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letztlich auf die Bildgestalt kaum Einflul3, sie valsthen lediglich die photometrische Infor-
matiorf. Jedoch spielt auch dieser Effekt bei Integrationszeitefgrr;,, wie sie mit AO bei
Erhaltung der beugungsbegrenzten Abbilduraghch werden, keine Rolle.

Die bisher angestellten Betrachtungen bezogen sich alle aufatleaks seien daher noch
einige wichtige Faktoren angemerkt, die Beobachtungen mit AO-Systemencimigen Le-
ben* erschweren:

e Natirlich ist der Vektord mit MeRfehlern behaftet. Daher muf3 diediing Gl. 3.21 mit
einer Methode der kleinsten Quadrate approximiert werden. Dabei spielt das Seeing eine
grol3e Rolle. Schlechtes Seeing veffgit die Mel3fehler des WFS, da der WFS-Stern auf
eine gol3ere Riche abgebildet wird. Damit verschlechtert sich dann auch die @uadit”
Korrektur. Bei sehr schlechtem Seeing mul3 die Zahl der korrigierten Moden verringert
werden, da die unzureichende Bestimmung ¥bulie bheren Moden mehr Schaden als
Nutzen anrichterdf3t.

e Der Abstand des Wissenschaftsobjektes vom WFS-Stern nugfianst klein gehalten
werden. Die isoplanatische Ebene wird mit zunehmendem korrigierten Zernicke-Grad
immer kleiner. Damit die dlieren Ordnungen den Effekt der niederen nicht wieder zu-
nichte machen, mu eglichst dicht ¢ 10”) beim WFS-Stern beobachtet werden.

e Die Struktur der korrigierten PSF ist mitnichten die einer idealen Abbildung. Wie be-
schrieben, verbleibt ein Halo um den beugungsbegrenzten Kern. Dieser mufl3 bei Blen-
denphotometrie durch Korrekturfaktoren beksichtigt werden. Hierzu mufd mindestens
ein punktbrmiges Objekt im Bild vorhanden sein, um daraus die reale PSF zu bestim-
men. Dieses kann auch dazu genutzt werden, mit iterativen Entfaltungsverfahren (siehe
Anhang B) das Bild nachzubearbeiten, und so im Halo anderer Sterne liegende Quellen
aufzuspiren und sichtbar zu machen. Allerdings ist Photometrie auf derartig bearbeite-
ten Bildern nur unter starken Vorbehalteoghch, da die lokale FluRerhaltung, sofern es
nicht ausschliel3lich reine Punktquellen abgebildet sind, nichabdeistet werden kann.

3.4.4 Das System ADONIS

Zum AbschluRR der Betrachtungen zur adaptiven Optik soll das System ADOMI§estellt
werden, mit dem die in dieser Arbeit vorgestellten Daten gewonnen wurden. Abb. 3.8 zeigt den
optischen Aufbau des Systems. Zwei Shack-Hartmann-WFS stehen zugiegdf, beide mit

7X7 Subaperturen. Der deformierbare Spiegel hat 52 Aktuatoren, die maximale Korrekturfre-
guenz ist 60 Hz (wobei die WFS mit bis zu 400 Hz ausgelesen werden). Es wird eine modale
Korrektur von bis zu 20 Zernike-Moden vorgenommen. WFS-Referenzstaragsemheller als

my = 13 mag sein und arfen nicht weiter als 30vom zu beobachtenden Objekt entfernt lie-
gen. Die letzte Einsclrikung ergibt sich aus dem Durchmesser des dichroitischen Spiegels,
allerdings ist bei derartigem Abstand das erreichbare Strelditaitischon um einen Faktor 4

(bei 2.2um) gegemiber der Strehzahl des WFS-Sterns verringert. Die Leistung von ADONIS
im heutigen Zustand wird augfflich in BONACCINI & Mitarb. (1997) dargelegt. Zum Zeit-
punkt der Beobachtungeuarfdiese Arbeit (August 1995) waren die Parameter im wesentlichen

8Bei Korrekturen sehr hoher e fillt allerdings die Szintillation doch ins Gewicht, da die Abbildung ein
Interferometrischer Vorgang ist un@erfekte” Interferenz nur bei identischen Amplituden auftritt.
9Adaptive Optics Near Infrared System
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M 1:Planspiegel; M 2:Parabolspiegel; M 3: Deformierbarer Spiegel (Aperturebene); M4: Tip-Tilt-Spiegel;
M5: Parabolspiegel; M6: Elliptischer Spiegel (Aperturebene); M7, M8 M9, MW S1, MW S3:Planspiegel

IR-Kanal: :WFSKanal: ———

Abbildung 3.8: Optischer Aufbau von ADONIS. Mit dem Spiegel M6 kann der Bildausschnitt
des IR-Fokus um bis zu 3@eniber dem WFS-Fokus in Rektaszension und Deklination ver-
stellt werden. Zwei Hartmann-Shack-Wellenfrontsensoren stehen zur Auswahl, EBCCD (Elec-
tron Bombarded Charged Coupled Devical) YWFS-Sterne zwischen 8. und 13.dBenklasse

und Reticon (Ein Diodenarraydf WFS-Sterne heller alsyn= 8 mag. (Europische &dstern-
warte)

mit den heutigen identisch, \@nderungen wurden seither nur an der Software vorgnommen
um die Bedienbarkeit zu verbessern. NachNBCCINI & Mitarb. (1997) ist ADONIS im be-
sten Fall (WFS-Stern th = 5mag) in der Lage ein Strehlveahriis von 0.52 zu erreichen,
wobei die Halbwertsbreite der PSE1® beteagt, also beugungsbegrenzt ist. Das Seeing betrug
bei diesem Experiment'®@. Unter typischen Bedingungen votideeing und einem WFS-Stern
mit my=12 mag kann ADONIS noch immer eine PSF Halbwertsbreite Vdnif K-Band
erreichen.



Kapitel 4

Drei Objekte

4.1 Die Quellenauswahl

Es werden drei ultrakompaktelHGebiete vorgestellt. Die Auswahl dieser drei Quellen kam
nach verschiedenen Kriterien zustande. Zwingend waren hierbei technische Kriterien: Es mul3-
te, um die Beobachtbarkeit mit der adaptiven Optik zu galeisten, ein gargend heller

(my < 13) Stern nahe genugd (< 30”) stehen. Um zur Kdiung der Natur der unterschied-

lichen Typen von UKHG beizutragen, wurden aus dem Ensemble von WC89 drei unterschied-
liche Gebiete ausgeatlt, ein kometarisches, ein schalemfiges und ein Kern-Halo-Gebiet.
AulRerdem sollten bei diesem ersten Versuch, die Entstehungsgebiete massereicher Sterne mit
adaptiver Optik zu beobachtenpglichst einfach gute Ergebnisse zu erzielen sein. Daher wur-
den die hellsten Quellen aus dem WC89-Ensemble awsgewielche die genannten anderen
Kriterien ebenfalls erdllen.

Die Ergebnisse zu den drei Objekten sind bereits in referierten Zeitschriftefiergficht.
G45.45+0.05 wird in ELDT & Mitarb. (1998c) behandelt, G5.97-1.17 im&cKLUM & Mitarb.
(1997) und G5.89-0.39 ingtDT & Mitarb. (1998b). In Einzelfllen weichen die hier angege-
benen Ergebnisse leicht von denen in den Zeitschriftenartikeln ab. Dies geschieht nur dort, wo
zustzliche Informationen zur Vautjung standen, nachdem die Artikel gedruckt waren.

4.2 Das kometarische UKHG G45.450.06

G45.45+0.06 wurde erstmals 1971 vonyMN-WILLIAMS & Mitarb. bei 6 und 11 cm mit

dem Cambridge One Mile Telescope in Apertursynthese beobachtet. Sie entdeckten, genau wie
spater MATTHEWS & Mitarb. (1977), dal3 das Objekt zu einem Haufen aus drei UKHGgeh™

Die beiden anderen Haufenmitglieder sind G45.48+0.13 und G45.47+0n08ieser Arbeit

wird G45.45+0.06 als G45 bezeichnet, die Nachbargebiete werden bei Bedarf mit ihrem vol-
len Namen genannt. Die Haufenmitglieder haben alle aimdiche Radialgeschwindigkeit von

etwa 58 kms! (MATTHEWS & Mitarb., 1977). Der Abstand der drei Gebiete untereinander
erreicht etwa 3 oder, bei der angenommenen Entfernung von 6.6 kpc (s.u.), 5.8 pc. 1977 fand

Die Bezeichnung der Quellen basiert auf deren galaktischen Koordinaten, diesenkiih der Literatur um
+0.01° differieren.
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BAuD eine CO-Wolke an der Position des Haufens, die ebenfallssdinkche Radialgeschwin-
digkeit aufweist.

Fur die Analysen in dieser Arbeit wird eine Entfernung der Quelle von 6.6 kpc angenom-
men. Diese wurde von KLJRCHWELL & Mitarb. (1990) aus NH-Beobachtungen nach ga-
laktischen Rotationsmodellen ND, 1986; BRAND & BLITZ, 1993) bestimmt. Bei diesem
Objekt schwanken die Entfernungsangaben in der Literatur erheblich, jedoch sehe ich die Be-
stimmung aus direkten Linienmessungen sowie die Anwendung der Rotationskurve nach Brand
als die zuvedssigste Methode der Entfernungsbestimmung an. Die bei dieser Methode auftre-
tende Unsicherheit einer weiten und einer nahesung wird von allen Autoren zugunsten der
nahen entschieden.

G45 wurde von WC89 nach VLA-Beobachtungen bei 6 cm als kometarisches UKHG klas-
sifiziert. Aus der gemessenen Flu3dichte bei dieser Welhgyd errechneten sie das Emissions-
mald des Objektes und bestimmten so derobgten Spektraltyp eines Zentralsterns auf der
Nullalterhauptreihe (NAHR) zu O7.5. Nach WC89 wird, bestimmt man den Spektraltgp ~
die vorliegenden IRAS-EiSsen aus der bolometrischen Leuchtkraft der Quelle, ein Stern des
Spektraltyps O4 NAHR bentigt, oder aber ein Haufen mit einem Stern vom Typ O5.5 NAHR
als hellstem Mitglied. Allerdings mul3 bemerkt werden, daf3 bei dieser Abmahg von einer
Entfernung von 9.3 kpc ausgegangen wurde. Die kometarische Erscheinung von G45 wurde auf
eine Bewegung durch umgebendes Materializkgéfihrt.

Allerdings entdeckten WWNER & Mitarb. (1996), daf? die kometarische Struktur von G45
lediglich ein Teil einer ausgedehnteren Schale ist, die auf ihnrem 3.6 cm-VLA-Bild erkennbar
wird. Diese Struktur war auch von ARAY & Mitarb. (1993) bei 6 cm beobachtet worden.
WILNER & Mitarb. (1996) beobachteten auch die von dem Komplex ausgehende €O
0) Emission und entdeckten dabei Klumpen in der umgebenden Wolke. Diese Autoren speku-
lieren datiber, daf’ die Expansion von G45ogiicherweise die weniger weit aurkliegende
Sternentstehung in den anderen beiden UKHG verursacht hat. Da alle gefundenen Klumpen
hinreichend viel Masse (20 — 100\ enthalten, um die Entstehung massereicher Sterne zu
ermoglichen, en@gen WLNER & Mitarb. (1996) die Moglichkeit, dal? in dieser Region ein
OB-Sternhaufen entsteht. ddONEY & Mitarb. (1995) haben die in G45 allein enthaltene Ge-
samtmasse aus 1.3 mm Kontinuums-Beobachtungen zu 500gektimmt.

G45 stellte also von vornherein ein interessantes UKHG dar, in dem dgdidfkeit be-
stehen sollte, sequentielle Sternentstehung bzw. deren Ursprung zu finden. Desweiteren sollte
es durch die Beobachtungen mit hoher Asiiihg endlich gelingen, die von WC89 angestellten
Betrachtungen bemjlich der lonisationsquelle(n) azibérprifen. Nicht zuletzt sollte die Hypo-
these, die kometarische Erscheinung sei auf Bewegung durch umgebendes Material entstanden,
einer genaueren Riting unterzogen werden.

4.3 Das Kern-Halo UKHG G5.97-1.17

G5.97-1.17 (im Folgenden als G5.97 bezeichnet) liegt in dem ausgedehnt&elblet M8,

dem Lagunennebel. Sie erstreckt sich in der Umgebung des extrem dichten Sternhaufens NGC 6523,
dessen massereichstes Mitglied Her 36 iso@\/F, 1961). Unter Bascksichtigung von Entfernungs-

und \ollst&indigkeitseffekten, ist die Sternendichte in NGC 6523 1#N, 1986; RCHTER,
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1996) vergleichbar mit dem Trapezium Haufen im Orion-Nebet(MUGHREAN & STAUF-

FER, 1994). DieAhnlichkeit von Her 36 mit®! Ori C wird durch U E-Spektren bestigt,

die von WALBORN & PANEK (1984) dahingehend interpretiert werden, daf} Her 36 dicht an
der NAHR liegt, wobei er einen sclagher entwickelten Wind besitzt als Hauptreihensterne.
Der ionisierte Wind von Her 36 und sein UV-Strahlungsfeld beeinflussen das dichte, umgeben-
de Medium sehr stark. Blasenfiiige Hi-Gebiete breiten sich durdbffnungen hindurch aus
(CHAKRABORTY & A NANDARAO, 1997) und gaben der Region ihren zweiten Namen: Der
Stundenglasnebel (AEN, 1986).

Mitten in diesem, als aktive Sternentstehungsregion bekanntem Gebiet (& Mitarb.,
1976; WoODWARD & Mitarb., 1986), liegt das UKHG G5.97. Seine Entfernung wird hier mit
1.8 kpc als identisch zu der des assoziierten SternhaufensN ANCKER & Mitarb., 1997)
angenommen. Es wurde in der Durchmusterung von WC89 als Kern-Halo-Gebiet klassifiziert.
Der aus dem Emissionsmalf3 bestimmte Spektraltyp der lonisationsquelle ist BO. Im Gegensatz
zu anderen UKHG ist G5.97 optisch sichtbar; es erscheint auf den Aufnahmen, die mit dem
Weltraumteleskop Hubble von der Region gemacht wurden.

Die unmittelbare Nachbarschaft von Her 36 2”7 ~ 0.024 pc) &3t folgern, daf3 dieser an
der lonisation des Gebietes zumindest beteiligt senmké. Da die optische Sichtbarkeit zudem
nur geringe Mengen umgebender Materieafit) bestand die Vermutung, dal3 es sich hier um
ein ganzlich extern ionisiertes Gebiet handelt. Da solche Gebatédiin Form von Proplyds
existieren, ergab sich die dglichkeit, erstmalig ein Proplyd aufR3erhalb der Orion-Trapezregion
und in der vierfachen Entfernung der bisher bekannten Objekte dieser Art zu entdecken.

4.4 Das schalerdrmige UKHG G5.89-0.39

(G5.89-0.39 (im Folgenden als G5.89 bezeichnet) ist eines der meistuntersuchten und zugleich
auffalligsten UKHGuberhaupt. Es wurde von WC89 als schatenfiges UKHG klassifiziert.

Seine Entfernung von 2.6 kpc von der Sonne wurde vowRES & Mitarb. (1980) bestimmt

und galt bis vor kurzem unumstritten. Allerdings geben neuestat®3ehgen von AORD

& Mitarb. (1998) diese Entfernung als obereghlthe Grenze an. Trotzdem wird sierfal-

le Analysen in dieser Arbeit genutzt.

Zu diesem UKHG wurden zu viele Arbeiten wéientlicht um alle nennen zudkinen. Da-
her werden nur kurz diejenigen vorgestellt, die hier relevant sind. Abgesehen von den VLA-
Beobachtungen von WC89 bei 2 und 6 cm, wurde das Objekt vomEz & Mitarb. (1991)
mit dem gleichen Instrument in D-Konfiguration bei 1.3 cm beobachtet. Bei diesen Beobach-
tungen erscheint die Quelle im wesentlichen unawigteliit einer schwachen, ausgedehnten
Komponente in gdostlicher Richtung.

Beobachtungen im MIR durchA&L & Mitarb. (1992) ergaben gro&hnlichkeit des Er-
scheinungsbildes bei diesen Well@mgjen mit jenem im Radiobereich — mit einer entscheiden-
den Ausnahme: In derudllichen Hilfte konnte keine MIR Emission nachgewiesen werden.
BALL & Mitarb. (1992) nannten als Begndung tir diesen Umstand eine nicht-zentrische Po-
sition des anregenden Sterns innerhalb der Schale.

Dagegen modellierten KGRCHWELL & Mitarb. (1990) und, kifzlich FAISON & Mitarb.
(1998), das Objekt als kugelsymmetrische Staubschale, die ein staubfreies Gebiet um einen
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Zentralsterns des Typs O6 NAHR umschliel3t. Diese Modellierung beruhte auf der Anpassung
des Modells an die gemessene spektrale Energieverteilung (SEV). Die vorhergesagten Inten-
sitatsverteilungen enthielten bereits die riogfiige Verteilung der Emission bei den IRAS-
Wellenkingen 12, 25, 60 und 10@n. Ein &hnliches Modell wurde von ARVEY & Mitarb.

(1994) vorgeschlagen. Allerdings bezeichnen letztgenannte Autoren ihr eigenes, kugelsymme-
trisches Modell wegen der offensichtlich nicht-gplschen Morphologie des Objektes als un-
wahrscheinlich.

G5.89 ist auch als Ursprung einer der energiereichsten Aumsatigen innerhalb der Ga-
laxis bekannt. Noch immer gibt es aber Diskussionerulg@r, wie die Orientierung dieser
Strdmung ist und ob es sich um eine einzelne Aussting oder um eine Kombination aus
multiplen Stomungen und treibenden Quellen handelARMEY & FORVEILLE, 1988; 4JL-
STRA & Mitarb., 1990; GESARONI & Mitarb., 1991; ACORD & Mitarb., 1997).

G5.89 bietet sich also zum Studium der unmittelbaren Umgebung massereicher junger Ster-
ne an. Seine im Vergleich zu G45 geringe Entfernuaf®f IEine entsprechenalere lineare
Auflosung zu (1000 AE imK’-Band). Die Diskussion um sphische oder nicht-sphische
Morphologie E3t zumindest hoffen, dal3 hier eine Art klassischearBgren-Sphie beobachtet
werden kann. Desweiteren sollten weitere Nachwalser den Ausflul3 erbracht werden. Da
Ausstomungen gewfinlich mit zirkumstellaren Scheiben in Verbindung gebracht werden, bot
sich hier eine besondere Gelegenheit nach einer derartigen Scheibe zu suchen.



Kapitel 5

Beobachtungen und Datenreduktion

Die einzelnen Beobachtungen der drei Objekte zogen sich insgebameinen Zeitraum von
drei Jahren hin, einzelne Baé sind noclalter. Sie sind in den Tabellen 5.1, 5.3 und 5.2
zusammengefalit. Ihre Durciffung und die Reduktion der Daten soll nun kurz beschrieben
werden.

5.1 Beobachtungen mit adaptiver Optik

5.1.1 J-, H-und K’-Band-Beobachtungen

Die Beobachtungen in den Infrarathdern/, H und K’ mit dem AO-System ADONIS wur-
den im August 1995 durchgeiit. Als Kamera fand SHARPZHOFMANN & Mitarb., 1995)
Verwendung, die mit einem 25&@56 Pixel groRen NICMOS3-Chifbestickt ist.

Ein Bild besteht aus mehreren Einzelaufnahmen, die jeweils 200 s belichtet wurden. Als
Pixelskala wurde @5 gewahlt, was als Abtastdichteif'die PSF unter den gegebenen Bedin-
gungen ausreichend war. Um das Gesichtsfeld, was soffbtx12'5 betrug, zu vergfiern
und gleichzeitig Informatiomber den Himmelshintergrund zu erhalten, wurden mehrere, sich
teilweiseuberdeckende Felder aufgenommen. Der Himmelshintergrund wurde dann pixelweise
aus dem Medianwert des entstandenen Kubus bestimmt. Die Variation der Pixelempfindlich-
keitenuber den Detektor, das sogenannte Flachfeld, wurde durch eine Aufnahme der geschlos-
senen Kuppel mit eingeschalteter Innenbeleuchtung bestimmt. AnschlieRend wurden die Bild-
daten mit dem mittlerweile standardisierten Reduktionsverfahreinfrarotaufnahmen (eine
schematische Darstellung findet sich z.B. WUINHARDT, 1996) von Himmelshintergrund und
Empfindlichkeitsvariationen befreit und der Inhalt toter oder heil3er Pixel durch Interpolation
Uber umgebende Pixel bestimmt und ersetzt. Diese Datenreduktion erfolgte mit dem Programm-
paket IDLS.

Zur photometrischen Kalibration wurde der UKIRSBtandardstern Y4338 aufgenommen.

1System for High Angular Resolution Pictures 2

2Eine HgCdTe-Detektormatrix, die vdRockwellfir das,Near Infrared Camera and Multi Object Spectrome-
ter* enmtwickelt wurde.

3Interactive Data Language, Research Systems Incorporated, Boulder, Colorado

4United Kingdom Infrared Telescope
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Datum )\ Tel./Instr. GP PSF  Ref. Steth Empfindl.
HwB (Mag.Y
1995 Aug 1.64um (H) ESO 3.6 M/ADONIS(S)12'5 0'5° Y4338 (5.68) 20.0
1995 Aug 2.1%um (K) ESO3.6 m/ADONIS(S‘) 12'5 0/4° Y4338 (5.42) 184
1997 Jul 2.16um (Bry) CA2.2m/MAGIC 16401'1 GL748 (6.30) 14.6
1997 Oct 3.5um (L) TIRGO 1.5m/TC-MIRC 704 2'5 HD203856 (6.84) 14.5
1997 Jul  10.:m(N) ESO22m/MANIAC 218 '3  ~Aqu (0.78) 10.7
1992 Aug  11.%m 200" Hale 162 "1 alyr (0.00) 9.3

(AN = 1um) /SpectroCam10

2 Gesichtsfeld einer Einzelaufnahme

b Mit Helligkeit in Magnituden in der beobachteten Wellantje.

¢ Bestimmt aus dem Hintergrundrauschen Punktquellen mit der gegebenen PS# (1
Detektion).

4" ADONIS(S) = ADONIS mit Kamera SHARP2, ADONIS(C) = ADONIS mit Kamera COMIC.

¢ Das Seeing betrugatirend der Beobachtunget0l die Auflosung ist durch die adaptive Optik
verbessert.

Tabelle 5.1:Beobachtungen von G45

5.1.2 Entfaltung und Filterung

Um in einigen Bildern Punktquellen besser zur Geltung zu bringen, kam ein iteratives Entfal-
tungsverfahren nachiBHARDSON (1972) und Wcy (1974) zur Anwendung (siehe Anhang

B). Im Falle von G45 wurde dieses Verfahren leicht aog#ert, indem zur &kfaltung im letz-

ten Schritt der Iteration eine schmalere Gaul3funktion verwendet wurde als die angenommene
PSF. Dadurch werden enge Punktquellen besser getrennt. Der verwendete Algorithmus istin B
dargestellt.

Ebenso kam zur Verbesserung der Darstellungen ein Entropie maximierender Multiskalen-
filter zum Einsatz, wie er in ANTIN & STARCK (1996) beschrieben wurde. Dieser Filter be-
ruht auf einer Wavelet-Zerlegung; mit seiner Hilfe werden Rauschanteile eines Bildes isoliert
und entfernt. Wie die Entfaltung dient er ausschliel3lich der besseren Erkennbarkeit der be-
schriebenen Details in der gedruckten Darstellung: Alle Operationen wie Identifikation, Photo-
metrie und Positionsbestimmung wurden ausschlief3lich auf nicht-entfalteten und ungefilterten
Datensitzen durchgeifirt!

5.1.3 L-Band-Beobachtungen

Flr Beobachtungen bei 3;6n kann ADONIS in Kombination mit der COMIGKamera (FEAU-
TRIER & Mitarb., 1995) betrieben werden. Derartige Beobachtungen wurden im Mai 1996 f~
G5.89 und G5.97 durchgdfit. Sie waren Teil einer polarimetrischen Untersuchungskampa-
gne. Allerdings wird in dieser Arbeit nur morphologische Informatiter'G5.89 und die pho-
tometrische Informatiomber G5.97 verwertet. Es wurde ein Pixelmal3stab vidnpbo Pixel
verwendet.

5Come-On Mid Infrared Camera, Come-On war die Bezeichnung desingegsystems von ADONIS
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Datum A Tel./Instr. GP PSF Ref. Sterh Empfindl.

VwB (Mag.)*
1995 Jul 1 HST/PC2 36'8 0’15 intrins! 22.9
1995 Jul HvHA/[OII] HST/PC2 368 0/09 intrins! 20.8
1995 Jul  S[J/[NEN] HST/PC2 368 0'1 intrins! 21.4
1995 Aug J/HIK' ESO3.6/ADONIS(S) 13’ 0'5/0'4 Y4338 (6.30/5.68/5.42) 21.1/19.6
1996 Mai L ESO3.6/ADONIS(C) 12'8 052 HD136754 (7.14) -
1992 Aug 11.7um 200" Hale/SpectroCam10 1B aLyr (0.00) 5.2

FufRnoten siehe Tabelle 5.1
¢ Archivdaten
f'Nach intrinsischer Kalibration der PC2

Tabelle 5.2:Beobachtungen von G5.97

5.2 Schmalbandbeobachtungen im nahen Infrarot

Zu den Quellen G45 und G5.89 wurden Schmalbandaufnahmen im nahen Infrarot gemacht.
G45 wurde vom Calar Alto aus mit dem 2.2 m-Teleskop in Verbindung mit der Infrarotkamera
MAGIC® (HERBST & Mitarb., 1993) beobachtet. Zwei Aufnahmen in den Filtery Bnd dem
zugeloiigen Kontinuumsfilter wurden erstellt. Die Gesamtintegrationszeit in beiden Filtern
betrug jeweils 900 s. Himmelshintergrund, Flachfeld und tote Pixel wurden in gleicher Weise
korrigiert wie bei den Beobachtungen mit adaptiver Optik. Zur photometrischen Kalibration
wurde der photometrische Standardsterns GL748 beobachtet. Sein Flul3 inydeniBrwur-

de durch Interpolation aus den bekanntensBEn inH und K bestimmt, wobei ein linearer
Spektralverlauf angenommen wurde. Die Subtraktion des Kontinuumsanteils geschah durch pi-
xelweise Differenzbildung zwischen den beiden Dad¢rexi. Es stellte sich heraus, dal3 nach
dieser Prozedur der verbleibende Flul3 innerhalb der stellaren Quellen kleiner war als das Rau-
schen des Himmelshintergrundes. Somit waren keine komplizierteren Anpassungen notwendig.

G5.89 wurde von La Silla aus ebenfalls am 2.2 m Teleskop in Kombination mit der Infra-
rotkamera IRAC2b in den Filtern Brund H,(1 — 0)S1, sowie den dazugehgen Kontinua
beobachtet. Zur Fluf3kalibration diente der Standardstern HD169588. Neben den Standardpro-
zeduren zur Datenreduktion, die analog zur Auswertung der MAGIC-Daten verlief, muf3te auf-
grund der gol3eren Filterbreiten die Subtraktion der Kontinuumsanteile in einem aufwendigeren
Verfahren vorgenommen werden. Der Fluf3 pro Pixel im Linienbild ist durch

I, = St Tula
+ Scla Ti i (5.1)

gegeben. Hierin bezeichngt den Fluf3 in der Linie. Das Symbg|' bedeutet, an der Stelle,
daher gibt7y, |, die Transmission des Linienfilters an der Stelle der Linie an. Da die Bilder
bereits fluRkalibriert sind, wird die Transmission relativ zu der des Linienfilters an der Stelle
der Linie gemessen, d.fj, |,,= 1. S;, bezeichnet den Beitrag der Linienphotonen pro Pixel,
Sc den Kontinuumsflul3. Letzterer ist im ganzen Filter vorhanden, wohingegen die Linie selbst
als so schmal angenommen wird, dal3 sie nur an der ihr puigeim Wellendinge existiert. Der

6Max Planck General-Purpose Infrared Camera
’Siehe Filterliste in Anhang A
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Datum A Tel./Instr. GP PSF Ref. Steth  Empfindl.
VwB (Mag.¥
1995 Aug HIK' ESO3.6/ADONIS(S) 137 075/074° Y4338 (5.68/5.42) 21.1/19.6
1998 Jul 2.1704m (Brv) ESO2.2m/IRAC2b 1301”5 HD169588 (8.71) 14.6
1998 Jul  2.12fm (Hs) ESO2.2m/IRAC2b 1301’5 HD169588 (8.71) 14.6
1996 Mai L ESO3.6/ADONIS(C) 12'8 0'52 - -
1998 Mai 10.um/ 12.8ym ESO 3.6m (TIMMI) 43 171 nSgr(-1.65/-1.74) 4.9/4.9
1992 Aug 11.7:m 200" Hale/SpectroCam10 13 1”1 aLyr (0.00) 5.0
1996 Okt Q ESO2.2(MANIAC) 435 1'5 nSgr (-1.74) 5.0
1996 Mar 1.3mm ESOSEST (Bolo) ’'%4 23’ Uranus 120mJy

FuRRnoten a-d siehe Tabelle 5.1
¢ Kartengolie
f Empfindlichkeit der Kartel(p) in Jy.

Tabelle 5.3:Beobachtungen von G5.89

in den Kontinuumsfilter fallende FluR- ist nun gegeben durch:
FC - SL |/\L TC |/\L +SC |)\C TC |/\C (52)

Berticksichtigt man die Variation des Kontinuumsflusses dwfghyx,= a - Sc |xc, SO fuhrt
Einsetzen von Gl. 5.2 in 5.1 auf

R Fq ] (1 Tc|AL>‘1
g - [ _ (L | 5.3
- [a Tc |ac a  Tclie (5-3)

Da alle Filterbreiten identisch sind, brauchen sie, wie hier geschehen, nicht in den Gleichun-
gen beucksichtigt zu werden. Der Faktarbeschreibt die Variation der Kontinuumsstrahlung
mit der Wellenéinge. Er wurde derart bestimmt, daf? die Restflu3dichtanhdusgewhlten
Feldsternen — von denen im Normalfall keine Linienemission ausgeht — gleichzeitig minimiert
wurde. Um die FluRRdichte im BrBild zu bestimmen, wurden zwei Kalibrationen mit den
Kontinuumsfiltern zu H(1 — 0)S1 und Bty durchgetihrt. Es zeigte sich, da® die Ergebnisse
nirgendwo im Bild mehr als 4% voneinander abwichen. Bei der Kalibration dés H0)S1

Bildes konnte nur der unmittelbar zugeige Kontinuumsfilter verwendet werden, da der an-
dere zu stark mit By-Flul3,,verunreinigt‘ war.

5.3 Mittleres Infrarot

Daten zwischen 3.5 und 2in wurden mit den Kameras TC-MIQROBBERTO & Mit-
arb., 1994) am Gornergrat 1.5 m-Teleskop TIRGRANIAC ° (BOKER & Mitarb., 1997) am
2.2 m-Teleskop der ESO, TIMMI (KAUFL & Mitarb., 1992) am 3.6 m-Teleskop der ESO und
SpectroCam 10 (ywARD & Mitarb., 1993) am 5 m- Hale-Teleskop gewonnen.

8Two-Channel Mid-Infrared Camera
9Telescopio Infrarosso del Gornergrat
19Mid- and Near-Infrared Array Camera
1 Thermal Infrared Multi Mode Instrument
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Chopping-Position 1 Chopping-Position 2
- -

Nodding-Position 1

Subtrahiere I

Himmelshintergrund

Chopping-Position 1

\Subtrah ere Teleskophi ntergry

Subtrahiere I

Himmel shintergrund

Ch0|| nIPoston 2

Nodding-Position 2

Abbildung 5.1: Zur Auswertung der MIR-Daten. Den in graueastén eingerahmten Schritt
vollzieht die Kamera automatisch, die Datatzg” mit subtrahiertem Himmelshintergrund wer-
den gespeichert. Sie werden gemittelt und zwecks Eliminierung des instrumentellen Hinter-
grundes subtrahiert. Ganz rechts liegt ein Bild vor, welches frei von Himmels- und Instrumen-
tenhintergrund ist. Es erdhi"das Signal 4 mal, zweimal in der Mitte und je einmal negativ in
den Ecken des Detektors.

Die Datenaufnahme und Reduktion unterscheidet sich im mittleren Infrarot von den NIR-
Beobachtungen. Da die diesem Welmmdiénbereich zugehge Wien-Temperatur einige hun-
dert Kelvin beteagt, wird der Detektor sehr schnell aufgrund des Himmelshintergrundes und
auch der Strahlung der Teleskopstruktur selbsatjes. Beides mufd daher durch Anwendung
des sogenannteichopping and nodding® eliminiert werden. Beim Chopping wird ein Hilfs-
spiegel dauernd so bewegt, dal3 die Quelle an zwei Orten des Detektors abgebildet wird. In
beiden Positionen wird eine kurze Integration durchbef 'Die Kamera zieht beide Aufnah-
men in Echtzeit voneinander ab undhft den Schritt so oft aus, wie vom Beobachter gescht
wird. Die Auslenkung des Choppingspiegels bgtrhierbei einige X0 Es mul3 natflich dar-
auf geachtet werden, daf3 nicht gerade in dieser Entfernung in der entsprechenden Richtung
ein weiteres Objekt vorhanden ist. Da der Spiegebizigh die WArmestrahlung des Tele-
skops und seiner Optik selbst mit erfal3t, ist das entstehende Bild immer noch nicht frei von
Artefakten. Deshalb wird die gleiche Prozedur nach einem kurzen Verfahren des Teleskops
(nodding) noch einmal durchggiit. Da der Teleskophintergrund jetzt der gleiche ist, kann er
durch Subtraktion der beiden Dataitwe entfernt werden. Dabei entsteht ein Bild, welches die
Quelle einmal — mit doppelter Intenatt= positiv und zweimal negativ zeigt. Um das enthaltene
Signal-Rauschvedithis zu nutzen, werden noch einmal nach geeigneten Verschiebungen des
Bildes Subtraktionen vorgenommen. Eine Korrektur toter Pixel und des Flachfeldes findet bei
diesen Detektoren nicht statt: Tote Pixel existieren nicht, und ein gle@iBigrausgeleuchtetes,
also flaches Feld kann wegen des oben genannten Temperaturbereichs nicht gefundéa werden

G45 wurde imL-Band mit TC-MIRC beobachtet. Die Gesamtintegrationszeit betrug 600 s.

12Es existiert jedoch die Bglichkeit durch Abbilden eines Standardsterns auf verschiedene Teile des Detektors
groRdumige Empfindlichkeitsunterschiede auszumessen. Die Pixel-zu-Pixel-Variation kann aber nicht entdeckt
und korrigiert werden. Wenn man allerdings darauf achtet, dal3 photometrischer Standardstern und Objekt an der
gleichen Stelle des Detektors liegen, ist ein solches Verfahren rotigt n”
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Zur photometrischen Kalibration der Daten wurde der Standardstern HD203856 beobachtet.

Alle drei Objekte wurden bei 11,//im mit der SpectroCam 10 beobachtet (T.LAVARD,
priv. Mitteilung). Dort wurde jeweils ein Mosaik ausrif Einzelbildern aufgenommen und in
die Ergebnisbilder kombiniert. Die Gesamtintegrationszeit auf der Quelle betrug jeweils 20 s.
Zur photometrischen Kalibration diente der Standardsidryrae.

Mit MANIAC wurden Bilder von G45 (V-Band, 1135s Integrationszeit, Standardsterne
v Aquilae,a Serpens und? Grusis) und G5.89(¢-Band, 210 s Integrationszeit, Standardstern
n Sagitarii) aufgenommen. TIMMI lieferte Daten zu G5.89 in den Linietv[&ind [Nei] mit
jeweils 4.5 s Integrationszeit. Als photometrischer Standardstern diente hier ebeiHatiga-
rii.

5.4 1.3 mm Beobachtungen

Die mm-Kontinuumsstrahlung von G5.89 wurde imaM 1996 mit dem SESY der ESO
beobachtet. Zum Einsatz kam d#de-gekihlte Einkanal-Bolometer (KEYSA, 1990). Die
Aquivalentbandbreite des Bolometers bgirz 50 GHz. Es wurde bei einer Frequenz von

vy = 236 GHz (\ = 1.27 mm) beobachtet. Der effektive Durchmesser der Teleskopkeu-
le betdgt 23. Zur Beobachtung von G5.89 wurde dijdouble beam” Technik angewendet
(EMERSON & Mitarb., 1979). Dabei wirdahnlich wie bei den MIR-Beobachtungen, mit Hilfe
eines Chopping-Spiegels ein zweiter Punkt am Himmel beobachtet und nur das Differenzsignal
gemessen. Die Karte wurde erzeugt, indem das Teleskop kontinuierlict/mih@&\zimut be-

wegt wurde. Am Ende eines solchen Scans, der earge’von 4hatte, wurde das Teleskop
zuntickbewegt und’8héher ein neuer Scan gefahren. Der Ausschlag des Choppingspiegels be-
trug hierbei 67. Zu Kalibrationszwecken wurde auf die gleiche Weise eine Karte vom Planeten
Uranus aufgenommen. Dessen Helligkeitstemperatur wurde nagfFi@ & ORTON (1993)

zu 96 K angenommen.

Die Datenreduktion erfolgte unter Verwendung der SEST-Standardsoftware und des Paketes
MOPSH4, welches die NOD2- und GAG-Bibliotheken nutzt.

5.5 2cm-Beobachtungen

G5.97 wurde im Dezember 1996 von POENER (Private Mitteilung) mit dem VLA in A-
Konfiguration bei einer Welleakige von 2 cm beobachtet. Diese Daten standen in fertig redu-
zZierter Form zur Verigung. Sie bieten mit’Q7 eine deutlich afiere Aufosung als die Daten
von WC89 (041) und zeigen wegen der Unempfindlichkeit des Interferometers gbgeats-
gedehnten Strukturen nur den Kern von G5.97.

B3swedish-ESO Submillimetre Telescope
14Geschrieben von Robert Zylka, Max-Planck-Institut Radioastronomie, Bonn
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5.6 Daten vom Weltraumteleskop Hubble

Das Stundenglas in M8, welches auch G5.97 alhtwurde von der HST Planetary Camera 2
(PC2) bei einem Mal3stab vofi®@16 pro Pixel beobachtet. Diese Beobachtungen waren Teil der
garantierten Beobachtungszeit dg@vide Field Planetary Camera 2 (WFPC2)*-Gruppe. Nach-
dem die einghrige Exklusivanspruchperiode abgelaufen war, standen diese Daten zur freien
Verfuigung. Schmal- und Breitbanddaten wurden aus dem STE&GEhiv geholt (Datenatze
U2080xxxT). Die Daten liegen ab Archiv fertig flachfeld- und hintergrundkorrigiert vor und
sind aul3erdem flu3kalibriert. Allerdings sind in den Daten noch viele Detektionen kosmischer
Teilchen vorhanden. Um diese zu korrigieren, wurden stets drei hintereinander im gleichen Fil-
ter aufgenommene Bilder verglichen und Stellen, an denen MelRwerte zwischen den Bildern
stark (> 100) voneinander abweichen, ersetzt. Zum Ersetzen wurde entweder das Minimum
der drei MeRRwerte im entsprechenden Pixel (falls zwei Bilder an der Stelle eine kosmische De-
tektion beinhalteten), oder der Mittelwert der beiden kleineren Mel3werte (Falls nur ein Wert
nach oben abwich) verwendet.

5.7 Astrometrie

Um Informationeruber astrophysikalische Objekte zu erhalten, werden vieleiSshldus dem
Vergleich der Erscheinungsbilder bei verschiedenen Weltegdh gezogen. Neben Schwierig-
keiten, wie unterschiedlichen Aoungen und Keulengen bei jeder Beobachtung, ist es un-
abdingbar, einen gemeinsamen astrometrischen Rahunetié Beobachtungen herzustellen.
Hierbei stellen sich besondere Probleme, wenn hoabserilde Bilder mit kleinen Gesichtsfel-

dern in sehr verschiedenen Wellen§ienbereichen zur Deckung gebracht werden sollen, wie
z.B. die hochaud@iSenden Infrarotdaten mit den Radiokarten von WC89. Dieses Problem wurde
mit einer Doppelstrategie gadt: Zurachst enthalten alle NIR-Bilder mindestens einen optisch
sichtbaren Stern, den Wellenfrontsensorstarrdié adaptive Optik. Dessen Position wurde im
digitalisierten Palomar-Himmelskatalog (Digitized Sky Survey, DSS) bestimmt und die Bilder
mit dem bekannten Aufnahmemalstab v8830pro Pixel kalibriert. Damit waren die NIR-
Bilder an die Astrometrie des DSS angebunden. Zum zweiten wurde bei G45 und G5.89 die
Bry-Aufnahme genutzt. lhre Position wurde durch Berechnung der Kreuzkorrelation mit den
Radiodaten an diesen Referenzrahmen angebunden. Die Kreuzkorrelation wurde nur auf einem
kleinen Ausschnitt berechnet, der beide Arten von Emission enthielt. Da beide Emissionen aus
ionisierten Regionen stammen, ist diese Methode gerechtfertigt. Da ¢iéBnahme natur-
gemal alle Sterne de&-Bildes entlalt, konnten die beiden Astrometriesysteme verglichen
werden. Es zeigte sich, dal’ die Abweichung zwischen beiden stets unterhali2 vag.0

Die Methode der Optimierung der Kreuzkorrelation wurde auch bei den MIR-Daten ange-
wandt. Die Kreuzkorrelation zwischen Radiodaten und MIR-Daten erwies sich wegen der of-
fenkundig identischen Morphologie in beiden Wellemijenbereichen als approbates Mittel zur
Erstellung des astrometrischen Rahmens. Bei G45 konnte diatzlicis anhand einer deut-
lich in allen MIR-Bildern erkennbaren Punktquelle, die auch im nahen Infrarot erkennbar ist,
Uberpuift werden.

15gpace Telescope - European Coordinating Facility, Eaismhé Koordinierungsstelle des Weltraumteleskops
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Bei der in allen Wellerdihgen punktfirmig erscheinenden Quelle G5.97 war die Optimie-
rung von Kreuzkorrelationen nicht notwendig. Allerdings zeigte sich dort, dal3 der Referenz-
rahmen des DSS gegdrér der Radioastrometrie verschoben war. Er wurde unter der plau-
siblen Annahme, dal? das Maximum dea4Emission mit dem der Radioemission zusam-
menfallen sollte,zurechtgenckt*. Die Verschiebung betrug dabeial EineUberpuifung des
DSS-Koordinatensystems in einem Umkreis vohdthand von 2 Sternen des PPMnd 11
Sternen des USN® Katalogs ergab, daR diese Verschiebung noch im Rahmeunbdiehén
Abweichungen liegt. Die Astrometrie der NIR-Bilder wurde dann anhand von 4 gemeinsamen
Sternen an die der HST-Daten angegft. Damit stimmen die astrometrischen Rahmen der drei
Beobachtungskategorien (Radio, IR, HST) mit einer Genauigkeit von bessét dlisedein.

5.8 Photometrische Kalibration

In allen Infrarotwellerdingen lagen nach Duraltiiung der Flachfeld-, Himmels- und Schlecht-
pixelkorrekturen Bilddaten vor, die pro Pixel eine bestimmadlrate enthielten. Dieseakilrate

ist bei allen verwendeten Infrarotdetektoren in sehr gutdréMiing proportional zur Anzahl der

in dem Pixel empfangenen Photonen und damit zur FluRdfthten diese FluRdichte aus den
Zahlraten zu bestimmen, wurden Standardsterne mit bekannten Flul3dichten beobachtet und aus
diesen Beobachtungen die erhaltemlfate pro Jy und pro s Integrationszeit bestimmt. Durch
einfache Multiplikation mit dem erhaltenen Faktor @thitan dann ein Bild, das in Jy/Pixel ka-
libriert ist. Bei einigen Schmalbandaufnahmen ist die FluR3dichte der Standardsterne nicht direkt
fur die Linien bekannt, sie wurde in der Regel linear aus den benachbarten Breitbandfilterfluf3-
dichten interpoliert. Abweichende Verfahren, wie die Benutzung der IRASH-BBektren,
werden beim jeweiligen Objekt eahnt.

®positions and Proper Motions KatalogaA8rIAN & ROESER(1993)

17U.S. Naval Observatory

1830fern der Detektor nicht gestigt ist, worauf bei den Beobachtungen selbsteerdiich geachtet wurde!
9IRAS Low-Resolution Spectrograph



Kapitel 6

G45.45+0.06 — Die Perlenkette am Himmel

6.1 Ergebnisse

6.1.1 Prasentation der Bilddaten

In diesem Abschnitt sollen zachst die reduzierten Daten zu G4agentiert werden. Die Dis-
kussion einzelner Merkmale erfolgt dann iraalsten Abschnitt; dort werden dann auch die
Schluf3folgerungen gezogen.

Das K’-Band Bild ist in Abb. 6.1A dargestellt. Alle Bilder zu diesem Objekt nutzen den
Stern an der Stelle {(Q0") als Positionsreferenz. Der Wellenfrontsensorstern ist an Position
(+14",+11") sichtbar. G45 liegt westlich der Bildmitte. Dieaskste Quelle innerhalb von G45
ist die etwas in Ost-Westrichtung ausgedehnte an Positidib(#35). Sie besteht bei genau-
erem Hinsehen aus drei Einzelquellen, was aber in der gedruckten Darstellung nur nach einer
Entfaltung des Bildes erkennbar wird (s.u.prdlich dieses Komplexes liegen mehrere, auf ei-
nem nach 8den geffneten Bogen angeordnete Punktquellen, gdmdich wie Perlen auf einer
Kette aufgereiht. Auchardlich dieser Kette liegen noch einige interessante Quellen. Besonders
hervorzuheben ist hier diejenige an Position(+30'5), die im MIR starke Emission zeigt und
auf den entsprechenden Bildern deutlich erkennbar ist. Unmittetitkeh dieser Quelle befin-
det sich an Position (¥4+10'8) ein Objekt mit einer angesetzten, ausgedehnten Struktur. Ein
ahnliches Objekt befindet sich an Position’(;#®!8).

Abb. 6.1B zeigt die entsprechendeBand Aufnahme. Zwar wurde hier nur derdsivestli-
che Teil beobachtet, der G45 selbst attthédber grundstzlich zeigt sich das gleiche Bild: Die
Perlenkette mit der darunterliegenden, starken Dreifachquelle. Man erkennt auch unmittelbar,
dal viele Einzelquellen stark vetet sind, die Objekte an den Positionen’{(;#4¥/8 - unmit-
telbar sidostlich der Dreifachquelle) und (48,8'8) fehlen ganz, die anderen erscheinen gegen
den Untergrund deutlich schlechter abgehoben al§'in

In Abb. 6.2 ist das Ergebnis der in Anhang B dargelegten Entfaltungsproaadiag’’-
Band gezeigt. Aus technischenudden wurde nur der Abschnitt des Bildes entfaltet, der mit
demH-Band Ausschnitt identisch ist. Die Punktquellen sind jetzt deutlich sichtbar und zu Iden-
tifikationszwecken mit Buchstaben versehen. Insbesondere ist jetzt auch die mhezeich-
nete Dreifachquelle klar erkennbar. Die Positionen der Einzelquellen sowie die Ergebnisse der

45
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Abbildung 6.1: Mit adaptiver Optik entstandene Aufnahmen von G¥5K’-Band Bild, darge-
stellt in logarithmischem Mafstab. Die Grauskala reicht von 0.8 m{Jigis 24 mJyn”. B: H-
Band Bild. Die ebenfalls logarithmische Grauskala reicht hier von 0.08m1yis 2.4 mJy1”.
An den unterschiedlichen Bemén wird deutlich, daR die Objektefff deutlich heller erschei-
nen.

Photometrie sind in Tabelle 6.1 angegeben. Dem entfalteten Bild sind Konturlinien der 6 cm-
Radiokarte von WC8@berlagert. Aus dem Vergleich wird unmittelbar deutlich, daf3 die Per-
lenkette golitenteils entlang der lonisationsfront \aertt.

Das Ergebnis der BrBeobachtungen findet sich in Abb 6.3. Dort ist in Grauskalierung
das Kontinuumsbild (2.22m) gezeigt, um einetberblick tiber die gesamte Region zu ge-
ben. Dieuberlagerten Konturlinien repséntieren reine BrEmission, das Kontinuum ist dort
subtrahiert. Da diese Aufnahme mkonventioneller* Beobachtungstechnik entstand, ist die
Auflosung deutlich schlechter als in d&i- und H-Bildern. Allerdings liefert das resultieren-
de, deutlich gol3ere Gesichtsfeld Informatiarér die Umgebung von G45. Deutlich erkennbar
ist, dal3 das gesamteiHGebiet eine schalenartige Struktur mit einem Durchmesser von etwa
40" aufweist, wobei zuatzliche Emission nordwestlich undrdlich von G45 vorliegt. Die 40
entsprechen einem linearen Durchmesser von 1.3 pc. Eine identische Struktur findet sich auch
in den Radiokarten von WNER & Mitarb. (1996).

Die Ergebnisse der Beobachtungen im MIR finden sich in Abb. 6.4. Teilbild A zeigt das
L-Band Bild, B dasN-Band Bild und C die Schmalbandaufnahme bei 11nY. Zur Orien-
tierung sind Konturlinien der Radiokarte von WC8Beilagert, die Kreuze geben die Positio-
nen der NIR-Punktquellen an. Alle MIR-Bilder zeigen zwei deutliche Punktquellen. Die starke
Quelle an Position (¥3+105) — ab hier alsMIR1 bezeichnet — und eine weitere an Position
(+3!8,+4/8) (MIR2).

6.1.2 Photometrie

Zur Bestimmung der Natur der Punktquellen in Abb. 6.2 wurde deren Flu3dickfeuimd K’
bestimmt. Dies geschah durch Messen der integrierten Flu3dichte in Blendef\5vBaui@h-
messer. Da die Quellen sehr dicht liegen, war eine klassische Bestimmung des Himmelshin-
tergrundes in ringiimigen Gebieten um die Blende nichbglich. Deshalb wurden 6 weitere
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G45.45+0.06 K’ + 6cm Konturen
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Abbildung 6.2: Entfaltetesk’-Band Bild von G45. 200 lterationen der Richardson-Lucy Ent-
faltung wurden durchgefirt. Die Konturlinien zeigen die 6 cm Radiokarte von WC89, sie
liegen bei 2, 3, 5, 7 und 9 mal detw-Wert von 12 mJy/beam.

Messungen in der unmittelbaren Umgebung des jeweiligen Objektes vorgenommen und der
Mittelwert dieser Messungen als Himmelshintergrund vom eigentlichen MelRwert subtrahiert.
Wegen der Nicht-GauBfinigen Gestalt der PSF mul3te ein Korrekturfaktor angebracht werden,
um den aufRerhalb der Blende liegenden aber trotzdem zum Stevregdein Flul3 zu back-
sichtigen. Diese Aperturkorrektur taeift sich ink” auf 0.95 mag und i/ auf 1.23 mag Er

wurde durch Messungen an der Punktquelle b&i)((, sowie den Quelle und b bestimmt

(In H ista allerdings nicht sichtbar).

Das 3 Detektionslimit im K’-Bild liegt bei mz: = 17.5 mag, im H-Bild bei my =
18.5 mag. Die photometrische Genauigkeit dieser Prozedur liegt, einschliel3lich der Kalibra-
tionsunsicherheit bei den Standardsternen, unterhaletéonmag.

Die Ergebnisse der Photometrie sind in Tabelle 6.1 zusammengefal3t und, soweit Zweifar-
benphotometrie wglich war und die Quelle innerhalb der VLA-Karte lag, in Abb. 6.6 gezeigt.
Tabelle 6.1 enthlt zusitzlich die Positionsangaben der Punktquellen. Diese Positionen wurden
durch Bilden des fluRRgewichteten Positionsmittels innerhalb ‘¢&Blenden berechnealin-
lich wie eine Schwerpunktbestimmung).

WWegen der logarithmischen Definition des Magnitudensystemagtsich der Korrekturfaktor hier in einer
additiven Konstante nieder. Die grol3en Bejie der Korrektur erifen sich aus der speziellen Gestalt der PSF nach
der AO-Korrektur und der Verwendung einer Blendenigg, die der Halbwertsbreite der PSF entspricht.
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Abbildung 6.3: Brvy-Bild von G45. Die Konturlinien bezeichnen die BEmission, sie liegen

bei [-2,-1,-0.5,0.5,1,2,4,8,16,32,64).24 mJyl”. Negative Konturen sind gestrichelt darge-
stellt, sie stammen von kleinen Positionsabweichungen zwischen Linien- und Kontinuumsbild
wahrend der Subtraktion. Das Graustufenbild zeigt die Kontinuumsemission begii.22

6.1.3 Bestimmung der Extinktion

Wenn die Extinktion entlang einer Sichtlinie bekannt ist, kann diedfarg einer Quelle am

Ende der Sichtlinie korrigiert werden. Damit sind erheblich genauere Aussiégenlié Natur

dieser Objekte mglich. Die Bry-Extinktion in Richtung G45 wurde durch Vergleich der beob-
achteten By- und der 6 cm-FluRdichte bestimmt. Die genaue Vorgehensweise istim Anhang C
dargestellt. Allerdings muf3te vor der Anwendung der dort beschriebenen Prozedur noch eine
Korrektur der Radiokarte vorgenommen werden.

Die 6 cm-Karte wurde von WC89 in der A-Konfiguration des VLA aufgenommen. Daher
sind die ausgedehntesten Objekte, die noch sichtbar sind, nur eéhgeol) GoRRere Strukturen
werden vom Interferometer ignoriert, sie zeigen keine Spuren im Ergebnis und ihr Beitrag zum
Gesamtflul3 wird ignoriert. Es ist aber vormBBild (Abb. 6.3) und von der 3.6 cm-Karte von
WILNER & Mitarb. (1996) bekannt, dal3 sehr wohl ausgedehnte Emission existiert. Daher muf3te
die 6 cm-Karte korrigiert werden, bevor die Extinktion bestimmt werden kénigie wurde
also aus der 3.6 cm-Karte die zu erwartende Fluf3dichte bei 6 cm berechnet. Dies geschah unter
Annahme optisch ainer frei-frei-Emission mit einem Spektralindex von 0.1. Abb. 6.7 zeigt,
daid diese Annahme gut alit’ist. Durch Vergleich dieser Vorhersage mit der auf die gleiche
Auflosung gegltteten 6 cm-Karte konnte der Anteil der fehlenden FluRdichte bestimmt werden.
Dieser Anteil ist in Abb. 6.5B in Form von Konturen angegeben. Generell liegt er am Ort von

2Andererseits ist die Aufisung der 3.6 cm Karte zu gering, um direkt aus ihr auf die Extinktion zu schlieRen.
Weil in ihr der FluR auf zu grol3e &then verteilt wird, wide die Extinktion drastisch unterstht werden.
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Abbildung 6.4: MIR Bilder von G45. Die Konturlinien stellen die Radiokarte von WC89 dar,

die Kreuze bezeichnen die Positionen der gefundenen NIR-Punktquellen (mit Ausnahme des
nérdlichsten Kreuzes, es gibt die Position WdiR1an).A: L-Band Bild.B: Breitband# Bild

C: Schmalbandaufnahme bei 1Lih.



KAPITEL 6. G45.45-0.06 — DIE PERLENKETTE AM HIMMEL

(G45.45+0.06 Bry
16:‘\““‘ LRBRBRRI L U R

B —
14E E
12F E

-

10F-

Bogensekunden
(2}
T
|
Bogensekunden

:"M‘H‘MHH\"‘HMHHM"HMHHMHHMHHMHH\’ EHMHHMuu\‘HHMHH\‘HHMHHMHHMHHMHH\:
12 10 8 6 4 2 o -2 -4 -6 12 10 8 6 4 2 o -2 -4 -6
Bogenmkunden Boch;ensekunden
REFERENZ-POS.: Rekt. 19"11M59°70 Dekl. +11°03'50:3 (1950) REFERENZ-POS.: Rekt. 19"1159:70 Dekl. +11°03'50"3 (1950)

.

G45.45+0.06 K’ + Extinction from Bry

L = = = =

Bogensekunden

co b e b e e b b e ey
8 6 4 2 0 -2
Bo%;enmkunden
REFERENZ-POS.: Rekt. 19"11m59770 Dekl. +11°03'50:3 (1950)

Abbildung 6.5: Zur Berechnung der Extinktion in Richtung G4&: Zentraler Ausschnitt des
Bry-Bildes. Die lineare Grauskale reicht von 0.2 bis 5.6 mJy/B: Vorhergesagtes BrBild

aus der 6 cm Flu3dichte. Hier reicht die lineare Grauskale von 0 bis 44¥hJyie tiberlager-

ten Konturen geben den Anteil an, um den die 6 cm FlufR3dichte korrigiert werden muf3te. Sie
liegt am Ort von G45 bei rund 50% und zeigt kaum Variationbar'den betreffenden Bereich.

Die Konturen liegen bei 12.5%, 37.5% und 62.5%.Die sich ergebende Extinktion als Kon-
turlinienkarteuber dem entfaltete&’-Bild. Die Konturebenen liegen bei 1.25, 1.75, 2.25 und
2.75 mag. Die mittleré’-Extinktion ist auch durch die Zahlen in dem Bild angegeben
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Tabelle 6.1:Punktquellen in G45

ID* mg (mag) mpy (mag)  RA. (1950) DEK. (1950)
a 13.6 iy 190 122 0024 +17 03 570
b 14.2 15.6 1912m 011 +1F 03 582
C 13.8 15.9 1911™ 598 +1P 03 58’6
d 14.2 - 19 11m 5892 +1P 03 59'6
e 13.8 15.7 1911™ 5393 +1P 03 58'6
f 13.9 15.5 19 11™ 593 +1T 03 576
g 13.7 15.3 1911™ 5889 +1T 03 58’4
h 13.8 15.2 1911™ 5682 +1T 03 58'0
i 13.2 14.7 19 11™ 5678 +1T 03 57'7
k 13.2 15.3 19 11m 5375 +1r 03 574
| - - 19" 11™ 5398 +1F 03 56'2
m - - 19" 11™ 595 +1F 03 56’3
n e - 19" 11™ 5892 +1F 03 56’3
o) 14.1 - 19 12m 000 +1P 03 55'3
| 12.3 11.9 19 11™ 5870 +1P 03 50’3
I —c - 19" 11™ 5855 +1P 03 50’8

1 16.6 - 19' 11 5365 +1F 03 52'6
\Y 16.3 - 19 11™ 5867 +1T 03 54'4
\Y} 15.8 17.7 19 11™ 5668 +1T 03 59’8
VI 17.6 17.3 14 11 5968 +1r 03 59'8
MIR1 14.5 - 14 11™ 59  +11° 04 01’

2 Die Bezeichnung der Quellen ist identisch mit der in Abb. 6.2, ausgenommen Qur|ldiese

wird im Text erkkirt.

b Nicht alle Punktquellen konnten i detektiert werden.
¢ Im (nicht-entfalteten) Rohbild keine Photometriegtich.

G45 in der GolRenordnung 50%, d.h. in der urgpglichen 6 cm-Karte fehlt etwa diedifte

des Flusses.

Durch Multiplikation mit dem entsprechend berechneten Faktor wurde die 6 cm-Karte nun
korrigiert und anschlie3end die in Anhang C beschrieben Prozedur angewendet. Das sich da-
bei ergebende Emissionsmaf? hat sein Maximum beix2)7pc cnt 8, der Durchschnittswert
liegt bei 3.0<107 pccntb. Diese Berechnung geht von einer Ausdehnung derF8F von
2.8x10~ ! sr aus, die gleichaf3ig mit 10 K heiRem Gas geflt ist. Das gesamte Ergebnis der
Prozedur ist in Abb. 6.5 dargestellt. Teilbild A zeigt das Ergebnis der Beobachtung, der Kon-
tinuumsanteil ist hier bereits abgezogen. Es sind einige Spuren von Sternen sichtbar, die bei
der Subtraktion nicht perfekt aufeinanderlagjdn Abb. 6.5B ist die aus der 6 cm FluRdichte
vorhergesagte BrEmission dargestellt. AuRerdem ist dort der fehlende FluRanteil in der 6 cm
Karte in Form von Konturlinien zu erkennen. Im Abbildungsteil C ist schliel3lich die sich aus
dem Vergleich von vorhergesagtem zu gemessenem Flul3 ergebenBigtBrktion als Kontur-
linienkarte gezeigt. Zur Orientierung ist das entfalt&teBand Bild unterlegt. AuRerhalb der
Konturlinien waren eine oder beide FluRdichten zu gering, um Aussalgendie Extinktion
zu machen. Der sich ergebende Mittelwert liegt bei 2.5 mag, der Spitzenwert bei 3.6 mag. Aus

3Solche Effekte sind wegen bei der Beobachtung auftretenden Schwankungen von PSF-Halbwertsbreiten und

unterschiedlicher optischer Eigenschaften der Filter unvermeidlich.
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Abbildung 6.6: Farben-Helligkeitsdiagramm der identifizierten Punktquellen. Die Fehlerbal-
ken mit den ungestrichenen Buchstaben geben die Positionen der entsprechenden Quellen in-
nerhalb der VLA-Karte an (siehe Abb. 6.2). Die Neigung der schattiertechieléntspricht dem
Verrétungspfeil (REKE & L EBOFSKY, 1985), die Fdiche selbst gibt damit dieagliche Ziel-

region der Quellen an. Die durchgezogene Linie stellt die NAHR dar (Naea&ys, 1995).

Die Fehlerkreuze mit den gestrichenen Buchstaben geben die Positionen der Punktquellen nach
der Entotung an. Die it diesen Prozel} genutzk€ -Extinktion ist in Abb. 6.5C angegeben.

Abb. 6.5C wird deutlich, dal3 die Extinktion in Richtung der meisten Punktquellen etwa 2.5 mag
betdgt.

Die bestimmte By-Extinktion wird nun alsuber dask”-Band konstant angenommen. Da-
durch kann diegk’-Helligkeit der Quellen, die innerhalb der Extinktionskarte liegen, korrigiert
werden. Mit Hilfe der in REKE & L EBOFSKY (1985) angegebenen Valrisse vonk”- und
H-Extinktion kann auch did{-Helligkeit korrigiert, und so jeder Quelle ein vetungsfreier
Ort im Farben-Helligkeitsdiagramm zugewiesen werden. Das Ergebnis dieser Verfahrenswei-
se istin Abb. 6.6 zu sehen. Dargestellt ist ein Farben-Helligkeits-Diagramudid BanderH
und K. Eingezeichnet ist die Nullalterhauptreihe (naatR&izys, 1995) fir eine Entfernung
von 6.6 kpc. Die Fehlerkreuze mit den ungestrichenen Buchstaben geben die Ergebnisse der
Photometrie derjenigen Quellen an, die in beidemdern detektiert wurden und innerhalb der
Extinktionskarte liegen. Das Ergebnis der Bnarig zeigt sich in den nach links oben verscho-
benen Fehlerkreuzen mit den gestrichenen Buchstaben. Die Buchstaben sind identisch mit den
Quellenbezeichnungen in Abb. 6.2urHéde der Quellen wurde die Extinktion direkt an ihrer
Position aus der Extinktionskarte (Abb. 6.5C) entnommen.

Es zeigt sich, dal? alle identifizierten Sterne am oberen Ende der NAHR landen. Damit kann
eine ldentifizierung als massereiche, junge Sterne als wahrscheinlich angesehen werde. Es ist
unwahrscheinlich, dal3 die Farben nur durch an Staubklumpen reflektiertem Licht eines einzigen
O-Sterns entstehen. In einem solchen Falleden die Farben weniger streueralwénd die
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Abbildung 6.7: Spektrale Energieverteilung von G45. Die obere Kurve gibt die Energievertei-
lung des gesamten UKHG an, die untere nur die MdR1 Die gestrichelte Linie liegt in einer
offensichtlichen licke, dort existieren bis dato keine Beobachtungsdaten.

Helligkeiten deutlich niedriger liegenun®ten.

6.2 Die spektrale Energieverteilung

Um die SEV von G45 angeben zwikien, wurde die Flu3dichte des gesamten Objektes in
einer Blende von I1Durchmesser bestimmt. Die Verteilung ist in Abb. 6.7 gezeigt. Die obe-
re Linie gibt die Flul3dichte der gesamten Region an. Im kurzwelligen Bereich markieren die
Dreiecke die MelR3punkte, die aus in dieser Arbeit vorgestellten Daten resultieren. Der Sprung
zu den IRAS-Daten erkft sich aus der deutlich gi8éren Blende, die der Satellit verwendet
hat. Dem steilen Anstieg im NIR folgt jenseits von 1@ ein noch unvermessener Abfall und
anschlieBend dasif UKHG typische Radioplateau mit einem Spektralindex von etwa 0.1 jen-
seits von 1 cm. Diese Verhalten vd) ~ v=%! wird durch Frei-frei-Strahlung des ionisierten
Gases hervorgerufen (siehe z.BOHR.Fs, 1990).

Die untere Kurve in Abb. 6.7 stellt die Energieverteilung der QuilIR1 alleine dar. Sie
wurde im NIR mit der Blende von!8 Durchmesser photometriert, imBand mit 275 und mit
einer 4-Blende in den beiden J@n Bandern. Der Untergrundabzug wurde auf gleiche Weise
erreicht, wie bei der Punktquellenphotometriedinund K’. Die photometrische Genauigkeit
der Messungen im MIR liegt bei etwa 7% oder maximal 0.1 mag. Es wird deutlich, dal3 diese
Kurve im Infrarotbereich alleine 10% der Gesamtflul3dichte von G45 (einschlid@liRi!)
liefert. Auch in einer neueren 1.3cm VLA-Karte vonOHNER & Mitarb. (1998) zeigt sich
dieses Objekt als aw#flige Einzelquelle aidlich von G45. Bedauerlicherweise liegt das Objekt
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in dieser Karte aber am Rande der Hauptkeule des VLA, weil die Beobachtung auf G45.47+0.05
abzielte. Daher sind vafiliche Aussagenber den Radioflu3 des Objektes nichaghch.

6.2.1 Der heil3e Staub in G45

Zur Bestimmung der Masse des heif3en Staulmeséri die MIR-Messungen herangezogen
werden. Geht man von optischialier Emission aus, so berechnet sich der von der Staubmasse
M, emittierte Flu3 durch ein einfaches Modell:
2.2

M, = F;]fyg [eﬁ—% . 1] Hi (6.1)
In Gl. 6.1 bedeuten Fdie bei der Frequenz gemessene Flul3dichté,die Entfernung zum
Objekt,c die Lichtgeschwindigkeith die Planck- und: die Boltzmann-Konstante sowiedie
angenommene Temperatur des Staubes. In dem AbsorptionswirkungsquessalestStaubes
steckt in diesem Fall das gesamte Staubmodell. Eurstéischiedene Staubsorten, Gasdich-
ten und Wellerdhgen in @SENKOPF& HENNING (1994) tabelliert. Die Gasdichte wurde in
diesem Fall aus dem mittleren Emissionsnta = 2 x 107 pc cn ¢ bestimmt, wobei die Geo-
metrie von G45 zu einer Halbkugel mit einem Durchmesserhoa 64000 AE angenommen
wurde. Damit ergibt sichuf” die Elektronendichte,, die gleich der Gasdichte angenommen

wird,
4 4. -3
ne =1/ EM— =2.4x10"cm™". (6.2)
mD

Fur diesen Wert wirdk,, unter der Annahme eismantelfreier Teilchen agsSENKOPF& H EN-
NING (1994) interpoliert und ergibt sich zu 40> m?’kg—!. Aus dem 11.7:m Bild wurde
eine FluRdichte vorF, = 27.7Jy in der 11-Blende entnommen, die Frequenz bgtrdamit

v = 25.6 THz und die Entfernung isi = 6600 pc. Rir eine angenommene Staubtemperatur
vonT = 100K ergibt sich somit eine Gesamtstaubmasse von 0.2 M

Allerdings sind zu diesem Ergebnis noch zwei Anmerkungen notwendig: Erstens setzt Gl. 6.1
wie bereits gesagt optiscludiie Emission voraus. Zwar sollte das der Fall sein, da ansonsten
die um ein Vielfaches d¢hiere Extinktion im UV-Bereich die Absorption aller ionisierenden
UV-Photonen bewirken wrde und keine lonisation beobachtbar seimfié; aber die IRAS-
Spektren der Quelle zeigen, dafd bei LInY noch die Aushufer einer breiten Absorptions-
bande vorhanden sind. Daher kann der Fluf3 und somit die bestimmte Masse @atréissn.
Zweitens ist die so bestimmte Masse in diesem Bereich extrem stark temperahgapliEine
Veranderung der Temperatur um nur 10 K bewirkt Masselgiung um einen Faktor 3 bis 4.

Da die beiden Zentralwelleatigen desV-Band- und des 11 //m-Filters zu dicht beieinander
liegen und dasv-Band zudem stark durch die angesprochene Absorptionsbande bestimmt ist,
kann leider keine Aussage zur Temperatur gemacht werden. In der Regel sind 100K aber ein
guter Sclatzwert fir Staub, der bei dieser Wellemge sichtbar ist. Abweichungen der Masse

um mehr als eine @f¥enordnung vom bestimmten Wert sind daher unwahrscheinlich.

6.3 G45 als junger Sternhaufen

1989 schrieben WobD & CHURCHWELL in ihrer fundamentalen Arbeitber UKHG:, Offen-
sichtlich ionisieren mehrere Sterne die Komplexe ultrakompakiteGdbiete, die wir gesehen
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haben, und es istaglich, dafl3 enge Doppelsterne oder Sternhaufen auahdlonisation ein-

zelner UKHG verantwortlich sind ...dge der Trapezhaufen in einer Entfernung von 5kpc, so
betrige sein Winkeldurchmesser ntiBlvergleichbar mit der @f3e vieler UKHG." Jetzt stellt

sich heraus, dal3 dies in der Tat eine prophetische Bemerkung war. Zum erstenmal ist es mit
den AO-Bildern von G45 gelungen zu zeigen, dal3 ein UKHG mehr als ein Dutzend kompakte
Einzelsterne entit.

6.3.1 Die Quellen innerhalb der VLA-Karte

Fur acht Objekte innerhalb dieser Karte, die sowohtfials auch inK’ detektiert werden konn-

ten, wurde in den Abschnitten 6.1.2 und 6.1.3 gezeigt, dal3 sie anhand ihrer Position im Farben-
Helligkeitsdiagramm (Abb. 6.6) als junge, massereiche Sterne identifiziert weodeek. Die

in der Abbildung mit eingezeichnete NAHR macht deutlich, dal? diediumg ir alle acht
Objekte ausschlieRlich die Spektraltypen O bis B erlaubt.

Allerdings liegen die Quellen nach der Estniing nur in drei Bllen (im Rahmen der Fehler)
direkt auf der NAHR. Dies kann durch drei @rde erkdiirt werden:

¢ Die fur die Entotung genutzte Extinktion wurde durch Vergleich von vorhergesagter und
gemessener BrEmission bestimmt. Diese Emission stammt aus den ionisierten Gebie-
ten in der Umgebung der Sterne, nicht jedoch von den Sternen selbst. Zirkumstellarer
Staub kann daher eine aigliche Verotung bewirken.

e ExzelRemission von zirkumstellarem Material kannatzigch die Infrarotfarben veaf-
schen.

¢ Im Gegensatz zu den Radiophotonen, werden-Binotonen an Staubteilchen gestreut.
Dieses Phinomen kann mehr BrPhotonen in die Sichtlinie zum Beobachter bringen,
als ohne Staub diesen Weg nehmanaen. Diestihrt ebenfalls zu einer Untersatzung
der Bry-Extinktion (DE PREE & Mitarb., 1994). Um diese Fehlerquelle in Zukunft aus-
zurdumen, sind Polarisationsbeobachtungen notwendig, um zwischen gestreuten und di-
rekten Bry-Photonen zu unterscheiden.

Desweiteren sind die Fehlerbalken relativ gro3. Der Fehler der korrigierten 6 cm Emission,
und damit praktisch auch jener der vorhergesagtenul3dichte, wird mit 25% angenom-
men. Das durch die Kontinuumssubtraktion varkté Rauschen im BrBild und die Kalibra-
tionsunsicherheiten der Standardsterne eingerechnet, ergibt sich eine Gesamtunsicherheit von
+0.44 mag.

Insgesamt ist aber eingtzender Nachweis gelungen, dal3 es sich bei den acht identifizier-
baren Quellen um massereiche junge Sterne handelt.

6.3.2 Weitere Punktquellen

Weitere Punktquellen, bei denen es siobgicherweise ebenfalls um junge Sterne handelt, fin-
den sich in oder nahe G45. Bereits in Abschnitt 6.2 wurde auf die starke Infrarotiyu&le
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hingewiesen. Das Objekt ist i’ noch sichtbar (Siehe Abb. 8)] nicht aber inf. Der Spek-
tralindexa dieser Quelle zwischen 2.2 und i betragta = dosM)) ~ 4.5. Damit handelt

es sich nach WKING & Mitarb. (1989) um ein Objekt der Ladawlasse I, also um ein extrem
junges stellares Objekt.

Die etwas schachere, sdliche QuelleMIR2 (Position (+38,+4/8) in Abb. 6.4) ist mit einer
Radioemissionsspitze an gleicher Stelle identischLiBand liegt das Maximum der Emissi-
on etwa 05 westlich der Radio- und L@n-Position. Solche Positionsverschiebungen mit der
Wellenkinge lkohnen durch umgebende Staubstrukturen, oft auch durch Scheiben hervorgeru-
fen werden (siehe z.B.BHEDT & Mitarb. (1998a) zu ChalRN, EEckLuM & Mitarb. (1997) zu
GGD27 und CosE & Mitarb. (1997) zu HL Tau). Zuatzlich gruppieren sich in einem Abstand
von etwa ¥, (6600 AE) vier NIR-Punktquellen entlang der nostdlichen Seite dieses Objektes.
MIR2 selbst hat kein NIR-Pendant.

In Abb. 6.1 zeigen sich weitere herausgehobene Quellen: Die beiden interessantesten sind
die beiden mit angearigten, ausgedehnten Strukturen an den Positioneh+H#@&8) und
(+6",+9.8'), nordlich der Perlenkette. Die ausgedehntamglichen Strukturen stammerom”
glicherweise von Austi§sen, allerdings betigt man fir eine sichere Identifikation hochaoHl”
sende Schmalbandaufnahmen der molekularen Wasserstofflifiie-H)S1. DiesetUbergang
wird durch SolRe im molekularen Gas angeregt, wenn der Ausflul3 auf umgebende Materie
trifft. Als erster Hinweis mag jedoch die Tatsache gelten, daR zumindest das Objekt an Positi-
on (+6',+9.8') nicht in der Bry-Kontinuumsaufnahme auftaucht, es handelt sich also offenbar
tatsaichlich um Schmalbandemission. An Position(#+40'8) kann aus dem BrKontinuums-
bild keine Aussage gemacht werden, da Asiliig und Empfindlichkeit unzureichend sind.

6.3.3 Die Massenverteilungsfunktion

Da es sich bei G45 offensichtlich um einen jungen Sternhaufen handelt, sollte dieser entspre-
chend einer Anfangsmassenverteilungsfunktion (siehe zeEBTIT& SARGENT, 1998) auch
massaimere Sterne gpérer Spektraltypen enthalten. Jedoch konnten bisher keine solchen si-
cher identifiziert werden. Die Reichweite der hier vorgestellten Beobachtungen kann aus den
NIR-Aufnahmen abgeseltzt werden. Ei’ eine sichere @Identifikation mul3 ein Stern minde-
stensmy < 18.5mag undmyg < 17.5mag erreichen. Bei einer mittlergi’-Extinktion von
2.5mag und daraus berechneten 4.0 magf iiNach REKE & L EBOFSKY, 1985), sollten in

den NIR-Daten Sterne bis hinunter zum Spektraltyp B8 identifizierbar sein. Abb. 6.6 zeigt, daf}
das spteste identifizierte Objekt vom Typ B1 NAHR ist. Offensichtlich werden also keine Ster-
ne mittlerer Masse in den NIR-Daten entdeckt, abela@s $ich damit nicht ausschliel3en, das

sie nicht doch vorhanden sind. Gleichzeitiges Entstehen aller Sterne vorausgaselzn sich
solche Objekte in einemdtieren Entwicklungsstadium befinden, als ihre massereicheteBr”

Sie wirden daher nicht auf der NAHR auftauchen. &zh'man diek”-Helligkeit eines Vor-
hauptreihensterns zwischen 0.4 und 2 5ikh Alter von einer Million Jahren nach D’RTONA

& M AzZZITELLI (1994) ab, so ergibt sich unter Benutzung des Polynomausgleichs egeiM

(1996) eine maximale scheinbare Helligkeit va: = 15.5 mag fir einen Stern von 2.5 M

5. Diese Schtzung schlieRt lediglich das Entfernungsmodul und die interstellare Extinktion in
Richtung G45 (nach BEckEL & Mitarb., 1980) ein. Befindet sich ein solcher Stern innerhalb

4Die Position des NIR-Pendants ist ebenfalls durch aadlichste blaue Kreuz in Abb. 6.4 markiert.
SEntsprechend einem Spektraltyp B8.5 NAHR
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der VLA-Karte mit der dort herrschenden mittleren Extinktion von 2.5 magfinso kann er
nicht identifiziert werden.

Mit einer &hnlichen Abschtzung &13t sich verstehen, warum keine der NIR-Punktquellen
im MIR sichtbar ist. Aus den Empfindlichkeiten und Aaglingen dieser Aufnahmen (siehe
Tab. 5.1) wird dies unmittelbar deutlich. Die hellste Quelleiify Objekt £, kann maximale
Helligkeiten vonm; = 12.0 mag undny = 12.2 mag erreichen. #"diese Abschtzung wurde
die Helligkeit eines O5-Sterns (augraizys, 1995 und der Veotungsvektor von BEKE &
LEBOFSKY (1985) verwendet. Damitddinte der Stern in dek-Band Aufnahme auftauchen,
allerdings verbietet die schlechte Aagling dieses Bildes eine Identifikation einzelner Punkt-
guellen in diesem dichtbesetzten Feld. Abb 6.4 macht aber deutlich, daRofke Jgeil der
MIR-Emission aus der Blie der NIR-Punktquellen stammt. Ob sie allerdings von diesen Quel-
len direkt stammt, oder von Klumpen hei3en Staubes in ihedreNkann anhand der Daten
nicht entschieden werden.

Zusammenfassend ist klar, dal3 keine Quellen geringerer Masse zweifelsfrei identifiziert
werden konnten. Bis hinunter zum Spektraltyp Bftadies mglich sein sollen. Nimmt man
eine Anfangsmassenverteilung v% ~ M~%!an, wie von ESTI & SARGENT (1998) fir den
Kern von Serpens gefundgrso ist die Wahrscheinlichkeit einen Stern massereicher als.16 M
(BO NAHR)zu finden wenn die Reichweite die Entdeckung von Sternen bis hinunter zu,2.7 M
(B8 NAHR) gestattet, nur etwa 2%. Demzufolge ist die Identifizierung von 8 Quellen in diesem
Massenbereich ohne eine einzige masseie Quelle mit einer solchen Anfangsmassenver-
teilung praktisch unvereinbar. Es liegt also entweder eine andere Massenverteilungsfunktion
vor, die massa‘imere Sterne in dieser Entwicklungsphase praktisch ausschliel3t, oder die mas-
saarmeren Sterne sind durch dichte umgebende Staubschichten der Beobachtuaggizug”
Ersteres Szenarioavé ein interessanter Hinweis auf die Massentrennungsbetrachtungen von
STAHLER & Mitarb. (1999). Demnach finden sich O-Sterne immer in den kompakten Kernen
grofRer Sternhaufen, so auch im Trapezhaufen im Orion. NashHLER & Mitarb. (1999) ist
dies kein dynamischer Effekt, bei dem die massereichen Sterne nach und nach ins Zentrum der
Haufen wandern und masseiere Sterne hinausgeschleudert werden, sondern diese Sterne bil-
den sich vorzugsweise in den Zentren der Haufen (siehe amoheEZKER & Mitarb., 1993).
Diese Zentren haben demnach typische Durchmesser von 0.2 pc und sind somit durchaus mit
G45 vergleichbar.

6.3.4 Eine junge OB-Assoziation

G45 entlalt also eine Reihe junger stellarer Objekte. Einige sind als massereiche NAHR-Sterne
identifiziert worden, ein Objekt geint’zur Lada Klasse 1 und weitere zeichnen sich durch Merk-
male junger Sterne, wie starke Vetuing oder Ausflul3erscheinungen, aus. Das Erscheinungs-
bild von G45 ist auch im MIR- und im Radiobereich unregaf$ig’ und klumpig. Obwohl im

MIR abgesehen voMIR1 und MIR2 keine Einzelquellen identifiziert werden konnten, deu-

tet das Bestehen der Klumpen zumindest auf eine Staubverteilung hin, diearréigeit G45
verteilt ist und noglicherweise weitere Sternentstehungafiil”

5TESTI& SARGENT (1998) haben die Massenfunktion von im mm-Bereich detektierten Staubklumpen in Ser-
pens bestimmt. Sie reicht bis hin zu Massen, die denen eines O6-Sterns entsprechen. Die Verteilungsfunktion wird
darin als identisch mit derjenigen IMF bezeichnet, die varokKipPA & Mitarb. (1993) flir die nahe Sonnenumge-
bung und die galaktischen Pole bestimmt wurde.
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Im Radiobereich existieren ebenfalls mehrere Emissionsmaxima (Abb. 6.2). Diese sind ge-
nerell nicht mit NIR-Objekten assoziiert, nur in einem Fall mit der MIR-Qu#liiR2. Das
die im NIR frei sichtbaren Sterne keine Radiomaxima zeigenagrki¢h daraus, daf3 in ihrer
unmittelbaren Umgebung kein im Vergleich zu der Gesamtregion signifikaoheh Emissi-
onsmal’ vorliegt. Die Strigrensphi'en der Einzelsterne sind also bereits nicht mehr erkennbar.

Umgekehrt kbhnen massereiche Sterne aber Staubklumpen in ihrer Umgebung ionisieren,
ebenso Stauhtién oder Scheiben um massgiere junge Sterne in der Nachbarschaft (siehe
z.B. MCCULLOUGH & Mitarb. (1995) fiir einenUberblick). Im Vorgriff auf Kapitel 7 sei hier
gesagt, dal3 die FluRdichten der Radiospitzen im Vergleich zu deardest von benachbarten
NIR-Quellen durchaus einen Vergleich mit dem Proplyd-Objekt G5.97 zulassen. Die maximale
Helligkeitstemperatdrder Radiospitze nahe Queliebetrdgt 2300 K, die der Spitzeudlich der
Kettel, m undn 3500 K G5.89 hat eine maximale Helligkeitstemperatur von 1500 K und wird
von dem in 4900 AE (projizierter) Entfernung liegenden Her 36 ionisiert, ein junger Stern vom
Spektraltyp O7 (WWOLF, 1961). Gleiche Veraitnisse hinsichtlich Gaf3e und Dichte der zu io-
nisierenden Struktur vorausgesetznkte die nur 1300 AE von Quelteentfernte Radiospitze
von einem Stern etwasunéren Spektraltyps als Her 36 ionisiert werden. Zwar ist aufgrund der
Nichtdetektion von Quelle im H-Band ein derartiger Spektraltyp unwahrscheinlich, aber die
Unsicherheiten in deAhnlichkeitsannahmen und beglich der UV-Photonenemissionsraten
sehr junger massereicher Stérneachen es dennochaglich, daR dort ein proplydartiges Ob-
jekt liegt. Leicht ausreichenuvde der Lyman-Photonenflul3 der Quellem, n undo um die
Radiospitze 8 sidwestlich von ihnen zu ionisieren - vorausgesetzt, auch bei diesen Quellen
handelt es sich um massereiche Sterne.

Gegenvaitig kann demnach nicht entschieden werden, ob die Radiospitzen extern ioni-
siert werden oder ob in ihnen weitere massereiche Sterne verborgen sind. BejtehkEi-
ten existieren und damit ist auch die Existenz masserer Sterne innerhalb dieser Strukturen
maoglich. Diese varen dann, genau wie die Kandidaten AusfluRquellen ardlich der Perlen-
kette undMIR1, deutlich noch im Vorhauptreihenstadium ihrer Entwicklung. Dahitélt G45
den bekannten OB-Assoziationen in unseranerén Umgebung, allen voran dem Trapez im
Orion und der darin befindlichen KL/BN Region(benannt naclEIiKIMAN & L ow, 1967 und
BECKLIN & NEUGEBAUER 1967). EinUberblick tiber jene Region findet sich inEBiZEL &
STuTZKI (1989) und in ELLI & Mitarb. (1993). Der Vergleich der beiden Regionen wird in
Abschnitt 6.5 ausfhirlich diskutiert.

6.4 Der lonisationsnebel

In diesem Abschnitt sollen die morphologischen Eigenschaften der diffusen Emission zusam-
menfassend dargestellt und gedeutet werden. Die grof3skalige Struktur um G45 ist in Abb. 6.3
erkennbar: Dort wird deutlich, daRR dieBEmission aus einer schalenartigen Struktur stammt,
welcher noch ein zadZlicher, nach Norden zeigender Arm angesetzt ist. Das ultrakompakte
Hil-Gebiet selbst bildet nur den zentralen Teil dieses Gebildes. Dieselbe Struktur zeigt sich
auch in Radiodaten vonARAY & Mitarb. (1993) und WLNER & Mitarb. (1996).

’Siehe Anhang Cui eine Umrechnung von FluRdichte in Helligkeitstemperatur
8Siehe Diskussion zu G5.97
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6.4.1 Mdogliche lonisationsquellen

Aus der sphrischen Form und der Gi8e der Struktur erachst die Vermutung, daf3 die in-
nerhalb der VLA-Karte von G45 liegenden, stellaren Objekte nicht die Quelle der gesamten
lonisation sein kinnten. Mehrere Mdglichkeiten externer lonisationsquellen sind denkbar:

e Eine Supernovaexplosion im Zentrum der Schale. Die sich ausbreitende Schockwelle
konnte die Entstehung der massereichen Sterne assdedben, als sie auf umgeben-
des, dichtes Material traf. Die Schalenstruktur wie auch die Anordnung der jungen Ster-
ne entlang der Ketteddinten durch ein solches &momen erldit werden (siehe z.B.
GAENSLER & Mitarb. (1998) zu G296.8-0.3, einem in @Bé und Entfernung der Schale
um G45 vergleichbaren Objekt undoKHES & Mitarb. (1998) zu G182.4+4.3). Aller-
dings finden sich in der Schale keinerle@mjenemission oder sonstige Anzeichen eines
Supernovaberrestes. Abb. 6.3 macht aul3erdem deutlich, daf’ nicht nur die runde Scha-
le existiert, sondern dal3 am Ort von G45 einaakcher, nach Norden (Nordwesten)
zeigender,Arm* angesetzt ist. Damit mul3 die Supernovahypothese alsaftnkg aus-
scheiden.

e WILNER & Mitarb. (1996) beschreiben den Kern der Wolke um G45 nach ihren HCO
Messungen als klumpig und fragmentiert. Ein Fragmentierungsprozel} in einBergn”
Mal3stab knhnte eine Molellivolke geschaffen haben, deren Aul3enseite jetzt von einer
externen Quelle ionisiert wird. In einem solchen Fall sollte die der lonisationsquelle zuge-
wandte Seite der Wolke sowohl in Rekombinations- und Frei-Frei- als auch in reflektierter
und Warmestrahlung am hellsten erscheinen. Beim Betrachten von Abb. 6.3 wird deut-
lich, dal? die Schale tashlich als eine Art Hufeisen erscheint, dessen hellste Stelle G45
bildet. Die gegenberliegende,ibstliche Seite der Schale ist praktisch unsichtBan-
liche Strukturen finden sich etwa in NGC3660(RNBERGER private Mitteilung) und
in M16 (POUND, 1998; HESTER & Mitarb., 1996). Auch weist die Tatsache, dal3Br
und 1.3 cm-Emission die gleiche Struktur zeigen darauf hin, daf3 es sich um ein geschlos-
senes Gebilde handelt. Ein Zustandekommen einer derartigen Morphologie allein durch
Vordergrundextinktion ist damit ausgeschlossen. Allerdings ist dies nicht unbedingt ein
Hinweis auf externe lonisation. Da desweiteren keinerlei energiereiche Quellen in der
Nahe von G45 zu finden ist, muf3 auch die externe lonisation alsufarky verworfen
werden.

Da die externe lonisation der G45 umgebenden Schale zwgtich erscheint, aber kei-
nerlei energiereiche Quelleif'eine solche Konfiguration gefunden werden konnte, muf3 nun
das Energiebudget innerhalb von G45 untersucht werden. Die Gesamtfluf3dichte der ionisierten
Schale ist nach WUNER & Mitarb. (1996) 3.7 Jy bei 3.6 cm. Benutzt man die Abatzhing von
KURTz & Mitarb. (1994), um daraus die betigte Rate von Lyman-UV-Photonen zu bestim-
men, so ergibt sich diese zu20s . Modellrechnungen vonARAGIA (1973) zufolge kann
eine solche Rate durch einen einzigen Stern des Spektraltyps O6 zugMegfgestellt wer-
den. Korrigiert man diesen Wert noctrfdie hier verwendete Entfernung von 6.6 kpci(W
NER & Mitarb. (1996) verwendeten 6.0 kpc), so ergibt sich einedbigté Photonenrate von
10" s~! und daraus ein Spektraltyp von O5.5 NAHR. Demnach kann die lonisation der ge-
samten Schale allein durch Quetigsiehe Abb. 6.6) geleistet werden. Allerdings gilt dies nur,
wenn auch alle energiereichen Photonen die zu ionisierenden Gebiete erreichen. Energetisch ist
jedoch die interne lonisation von G45 und seiner Umgebung kein Problem!
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6.4.2 Der Staub

Die Abscldtzungen baxjlich des Energiehaushaliber UV-Photonen gelten in der gahlten
einfachen Form nur in derolligen Abwesenheit von Staub. Allerdings zeigen die MIR-Bilder
(Abb. 6.4) — insbesondere das 11n-Bild, welches die [Ne]-Linie nicht entkalt und daher

sicher auch keine lonisation zeigt, dal} gerade in den ionisierten Gebieten gro3e Mengen an
warmem Staub vorliegen. In gewissem Sinne ist dies zu erwarten, denn in Gebieten mit hoher
Strahlungintensét'wird auch der Staub geheizt. Die MIR-Bilder zeigen auch, daf3 der Staub in
irreguldren, klumpigen Strukturen bevorzugt in deahi¢ der lonisationsfront vorkommit.

Um die Auswirkungen des Staubes auf den UV-Photonenhaushalt angebamankvird
die in Abschn. 6.2.1 bestimmte Staubmasse genutzt. Wandelt man die dort errechnete Staubmas-
se durch Dividieren durch das Volumen der ebenfalls in Abschn. 6.2.1 verwendeten Halbkugel
in eine mittlere Staubdichtg,,., um, so kann mit Hilfe von

Tk = KJKpstaubL (63)

die optische Tiefe imK-Band, 7 bestimmt werden. Wieder ist, ein Massenabsorpti-
onskoeffizient und wird, diesmalif2.2;m aus GSSENKOPF& HENNING (1994) entnommen.
Die Lange der Sichtlinie durch das absorbierende Matefialyird zuréchst als gleich dem
Radius der Halbkugel angenommen. Damit ergibt sich eine optische Tiefeven).35, was
einer Extinktion vonAx = 0.4 mag entspricht. Da jedoch die Absorption von UV-Photonen
interessiert, wird diese GBe nach MTHIs (1990) in ein4 p9,m =~ 18 mag umgewandelt. Zur
Absicherung dieses Ergebnisses, wird naghER (1996) noch einmakl ;- bestimmit:

Ay = 3.11N(H)

= 0.107 6.4
4.93 x 102'cm2mag! ’ (6.4)

Hierin bedeutetfV(H) Die Wasserstof@ilendichte, der Faktor 0.107 gibt die Umrechnung
der V-Extinktion in Ax an (MATHIS, 1990). Wenn die in Abschn. 6.2.1 bestimmte Wasser-
stoffdichte durch Multiplikation mit dem mittleren Radius der Halbkugel in einal&idichte
umgewandelt und in GI. 6.4 eingesetzt wird, ergibt sich ebenfalils~ 0.4 mag. Es sei an-
gemerkt, dal3 die Methode vonyiRER (1996) ein Gas-Staubveaahriis von 100 voraussetzt,
wahrend die in Abschn. 6.2.1 und hier berechneten Dichten eiraleifivon 111 ergeben.
DieseUbereinstimmung beatigt damit nicht nur die errechnete optische Tiefe, sondern recht-
fertigt auch nachaglich die willkiirliche Sclatzung der Staubtemperatur von 100 K.

Eine UV-Absorption von 18 Magnituden bedeutet, dal3 selbst innerhalb des Gebietes von
G45 selbst, von wo die Emission des warmen Staubes sichtbar ist, keine UV-Phatoden f~
lonisation mehr zur Vetgung stehen. Wenn allerdings alle 15 entdeckten Sterne in G45 hinrei-
chenden UV-Flul3 liefern (nicht nur die als O-Sterne identifizierten acht), muf3 jeder Stern nur
fur die lonisation vory- des Volumens aufkommen. Damiussen Photonen jeder Einzelquel-
le nur noch eine Sg@ré vom Radiu\%5 ionisieren und die UV-Extinktion verringert sich auf
Apogum ~ 7.3 mag. Nach ANNESTAD (1989) sind nach dieser Strecke aber immer noch 99%
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aller UV-Photonen absorbiert. Esirien also selbst 15 Sterne nicht ggerid UV-Flul3 liefern,
um die gesamte Region zu ionisiefen

Es sei noch bemerkt, dafl3 15 Sterne des Spektraltyps O5 einen Gesamtleuchtkraft von
260x 10*L, entwickeln, vahrend die Gesamtleuchtkraft von G45 nach WC89 nu<144L .,
und, umgerechnet auf die neue Entfernung von 6.6 kpc sogar nur08b., betiéigt (WC89
verwendeten ein Entfernung von 9.7 kpc). Verteilt man die nach Abb. 6.6 identifizierten acht
Quellen wegen der grol3en Fehler glei@isig auf den NAHR-Bereich O5 bis B0, so liefern
sie eine Gesamtleuchtkraft von 850%L . Es ist also unwahrscheinlich, da noch wesentlich
mehr derart heil3e Quellen vorliegen.

Um aus dem lonisationsdilemma herauszukommen, muf3 von einer unajgérStaub-
verteilung mit grofRen u¢ken ausgegangen werden. Obwohl die ésiilig der MIR-Aufnahmen
nicht hoch genug ist, deutet sich wie beschrieben dort bereits eine derartige, klumpige Struk-
tur an. Denkbar ist auch, dal3 siehrilich wie beim sater beschriebenen Objekt G5.89 ein
staubfreies Gebiet die Sterne Umgibt und der warme Staub aufRen um dieses Gebiet herum oder
maoglicherweise auch konzentriert in einer Wolkater dem ionisierten Gebiet liegt. Der Staub
wirde dann an den Grenzschichten mit dem heil3en, Gas geheizt und das scheinbare zusam-
menfallen von Frei-frei- und Staubemissiomane lediglich ein Projektionseffekt. Variierende
optische Tiefen innerhalb von G4%#rien dann gargend freie Weglihgen iii die ionisieren-
den Photonen schaffen, um den gesamten Nebel zu ionisieren.

Die eben bestimmté-Extinktion von A = 0.4 maginnerhalbvon G45 bedeutet beim
Vergleich mit der in Abschnitt 6.1.3 errechnetenyBExtinktion von Ag,, ~ 2.5 mag dald sich
grol3e Mengen kalten, absorbierenden Staubes zwischen dem lonisationsnebel und uns befin-
den. Bezieht man die interstellare Extinktion in Richtung auf GA54Q0,,icrsteiiar ~ 0.7 Mag
(Ay = 6.5 mag nach MCKEL & Mitarb., 1980, umgerechnet nachAvHIS, 1990) mit in diese
Betrachtung ein, so muf} sich der kalte Staub in @renén Umgebung des Objektes befinden.
Zukiinftige Beobachtungen im mm-Bereich sollen hier Aufschlu3 gebeglibtierweise liegt
hier eindhnliches Szenario vor wiefden Trapezhaufen im Orion, wo die O-Sterne eine Blase
in den umgebenden Staubmassen geschaffen habeni (& Mitarb., 1993).

6.5 G45 - Ein kleiner Bruder des Orionnebels

Zugatzlich zum urspriiglichen Ziel der Untersuchung von G45, dem Auffinden der lonisations-
quelle und der Kdfung des Zustandekommens der kometarischen Struktur, ergaben sich eine
Fille von Informationen zur Struktur, Sterneninhalt und Staubverteilung innerhalb von G45
sowie uber dessen Nachbarschaft. Diese werden jetzt noch einmal zusammengefal3t und da-
bei in einen Vergleich zum Orionnebel, einem der bekanntesten Haufen massereicher Sterne
in unserer Nachbarschaft gesetzt. Dabei mul} allerdings bemerkt werden, dal’ das angedeutete
Entwicklungsszenario durchaus spekulativen Charalagt.tr”

Die Objekte mit den Bezeichnungémn, n undo (Abb. 6.2) bilden eine geschlossene Grup-
pe dicht neben einer starken Radio- und MIR-Punktquelle. Obwohl der Fluf, »omind n

9An dieser Stelle sei aber noch einmal auf die Unsicherheit der Bestimmung der Massendichte verwiesen. Bei
einer Staubtemperatur von 120K anstelle der vorausgesetzten 100K verringert sich die Massendichte auf 10%
des urspuinglichen Wertes und damit auch die von ihr verursachte Extinktion. Danntk'das Gebilde durchaus
durch 15 O-Sterne ionisiert werden. Andererseits finden sich so hohe Staubtemperaturen nur in den unmittelbaren
Umgebungen von Sternen, siehe das Kapibedr'G5.89
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nicht bestimmt werden kann, weil die Quellen zu dicht liegenpget sie zu den hellsten Ob-
jekten im Feld. Dies, und die zentrale Lage sprechenirdadl die Sternentstehung in G45
hier ihren Ausgangspunkt hatte. Energie- und massereiche Winde sowie die lonisationsfront
durchliefen die umgebende Materie und bildeten so die Struktur wie sie uns heute erscheint.

Die Morphologie der Radio(halb-)schale kann aus Dichtegradienten in dieser umgebenden
Materie verstanden werden. Die Existenz eines solchen Gradienten bleibt allerdings noch durch
mm-Beobachtungen zubérptifen, bislang deutet er sich nur dadurch an, daf} die Ringstruk-
tur der 3.6 cm-Karte von WNER & Mitarb. (1996) partiell auch auf den MIR-Aufnahmen
auftaucht. Die Expansion derHRegion in sidlicher Richtung verlief wegen kleinerer Dich-
te schneller und initiierte dort keine Sternentstehung. lonisation wird nur dort beobachtet, wo
die lonisations- und Stol3fronten wieder auf molekulare Materiereservoirs traf. Dies geschah
in ndrdlicher Richtung, wo sie so zur Entstehung der kometarischen Struktur von G45 bei-
trug. Beim Durchlaufendste die Welle in den dichten und/oder bereits kollabierenden Mo-
lekilwolkenkernen den Sternentstehungsvorgang aus. Das Ergebnis ist die Kette von NAHR-
Sternen, die wir heute sehen. Uagklicherweise existieren bis heute keine Messungen bei
Wellenkingen, in denen kalter Staub bevorzugt emittiert, um dieses Szenahemtifen. Die
1.3 mm-Karte von MbONEY & Mitarb. (1995) zeigt eine s@risch-symmetrische Kontinuums-
Emissionsverteilung an der Position von G45. Allerdings reicht dieosufig dieser Beobach-
tungen mit 12 nicht aus, um einen Vergleich mit den hier vorgestellten Daten zu erlauben.

Nordlich der Perlenkette von Sternen befindet sich das Obj#ER1, ein offensichtlich sehr
junges, stellares Objekt (siehe Abschn. 6.3.2).

In der Umgebung von G45 finden sich zwei weitere UKHG, G45.48+0.13 und G45.47+0.05.
Auch ist die gesamte Region lautiWER & Mitarb. (1996) mit klumpiger Materie angefit.
Diese Autoren spekulieren auch dber, dal3 in den Nachbar-UKHG ebenfalls induzierte Stern-
entstehung stattfindet, die ihren Ursprung in G45 hat, weil G45 das am weitesten entwickelte
Hii-Gebiet in der Region ist.

Die Abstinde zwischen den einzelnen Sternen liegen im Bereich’hi® 2. Bei der an-
genommenen Entfernung von 6.6 kpc entspricht dies projizierteraAdesti von 2600 AE bis
13000 AE. Diese Abstride sind durchaus vergleichbar mit denen der massereichen Sterne im
Zentralgebiet des Orionnebels, in deaid¢'des Trapezhaufens. Die Dichte massereicher Sterne
in G45 betagt, unter Annahme von 8 stellaren Quellen in einem Volumen der Halbkugel von
0.008 pé, etwa 10 pc—3. Um die Parallele mit Orion weiterzuziehen, kann die Sternengrup-
pel, m,n undo mit dem Trapeziumhaufen selbst verglichen werden, von wo im Orionnebel
die Sternentstehung ausging. Die Perlenkette entlang der lonisationsfront mit ihren in diffuse
NIR- und MIR-Emission eingebetteten Sternen entspricht dann der KL-Region. Auch dort sind
mehrere, massereiche Sterne in lokale Konzentrationen heil3en Staubes eingebatendW™
aber im Orion nicht alle eingebetteten Quellen als selbstleuchtende Objekte identifiziert werden
konnten (&NZzEL & STUTZzKI, 1989), sind in G45 zumindest die identifizierbaren alle masse-
reiche junge Sterne. Die QueMIR1 ist moglicherweise sogar ein Analogon zum BN-Objekt,
obwohl ihre Natur noch wesentlich unbestimmter ist als die von BN. loffgrén Mal3stab lie-
gen die mchsten UKHG zu G45 in Abatiden von etwa 5.8 pc, siefriten Gegenatke zu den
weiteren OB-Assoziationen im Orion sein, die in vergleichbaren aixitin von der KL/BN-
Region liegen. Allerdings sind im Orion die anderen Assoziatiaitan als die KL/BN-Region,
wahrend im Falle von G45 die Nachbargebiete, wie beschriebemyragsi gelten.

Diese Parallele zum Orionnebel deutet darauf hin, dal} massereiche Sterne normalerwei-
se in Haufen entstehen und weitere Sternentstehung in itatee Mduzieren. Dank der neuen,
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hochaufbsenden Beobachtungstechnologien kann jetzt das bekannte Ensemble an Entstehungs-
gebieten massereicher Sterne um weit entfernte Objekimdbdlich erweitert werden. Das Bei-

spiel G45 zeigt, dal’ dieses erweiterte Ensemble auch Gebiete in eintggnein”evolutioaren

Zustand als Orion en#t:

6.6 Zusammenfassung

Die Interpretation der vorgestellten Daten ergab folgendes Bild von G45 und erbrachte dabei
zusatzliche Informationemiber die grundlegenden Modelle von UKHG:

¢ Die Aufnahmen mit adaptiver Optikifirten zu der Entdeckung von 15 Punktquellen, von
denen acht als massereiche junge Sterne identifiziert werden konnten.

¢ Diese Identifizierung wurde aglich durch die Bestimmung der Extinktion in Richtung
G45 anhand der vorhandenenHdaten und Radiodaten von WC89 undiWER & Mit-
arb. (1996)

e Zumindest einige UKHG werden demnach gatslich durch mehrere Objekte ionisiert,
wie WCB89 bereits vermutet haben.

e Der heil3e Staub in G45 befindet sich haaptdich in Gebieten, die auch hochgradig
ionisiert sind. Um dies zu eraglichen, muf3 der Staub in klumpiger Verteilung vorliegen,
wie sich auf den MIR-Bildern bereits andeutet.

¢ Mindestens ein weiteres junges stellares Objekt wurde auf den MIR-Aufnahmen identifi-
ziert MIRY).

¢ Es gibt keinen Hinweis, dal3 die kometarische Form von G45 durch Bewegungipegen”
dem umgebenen Medium entstanden seinrké.

e G45 ist vermutlich ein OB-Haufeahinlich denen im Orion, allerdings deutlialnger
und noch in der Entstehungsphase.

e Sequentielle (induzierte) Sternentstehung erscheint sowohl innerhalb von G45 wahrschein-
lich, als auchuber gol3ere Distanzen von bis zu 6 pc.
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Kapitel 7

G5.97-1.17 — Die unscheinbare Scheibe

7.1 Beobachtungsergebnisse

7.1.1 Bilddaten

Die Ergebnisse der AO-Beobachtungen im NIR sind in Abb. 7.1 zusammengefalit. Das Bild
ist farbkodiert und stellf’-Fluf3dichte in rot,/ in griin und.J in blau dar. Der hellste Stern

im Bild ist Her 36. G5.97 ist dasotliche Objekt 27 siddstlich von Her 36. Bei der erreichten
Auflosung von ™ erscheint das Objekt noch immer pumktfiig. Weiterhin sind dunkle Strei-

fen erkennbar, die sich durch das Bild ziehen und auf Vordergrundstaub und variable Extinktion
hindeuten. Mit eingezeichnet sind in gelb Konturlinien der 2cm VLA-Karte von WC89. Sie
zeigen das Maximum der Emission am Ort von G5.89 sowie die Existenz eines ausgedehnten
Hil-Gebietes oidlich von Her 36.

Die ausgewerteten Daten der HST-Beobachtungen sind in Abb. 7.2 gezeigt. Teilbild A
enthalt ein Farbkomposit aus Aufnahmen in den Filterm{{XDargestellt in blau), [8] (grun)
und Hx (rot). Die Bilder sind nicht ganz frei von Artefakten. Auffallend ist die Vielzahl verblei-
bender Einzelpixel insbesondere ini{Q, sowie das ebenfalls in [@] auftretende Objekt’2
nordlich von Her 36. Wieder ist das hellste Objekt im Bild Her 36. Die von HST egtichte
Auflosung von 007 zeigt, daR G5.97 jetzt nicht mehr purtttfiig, sondern eher kometarisch
erscheint. Dabei ist der Bugbogen Her 36 zugewandt. Bei genauem Hinsehen erkennt man auch
einen Schweif, der von G5.97 ausgeht und von Her 36 weg gerichtet ist. Sein Ende und seine
Richtung sind durch den weil3en Pfeil markiert. Noch deutlicher erkennbar ist dieser Schweif
in Abb. 7.2B. Sie zeigt das Ergebnis einer Gradientenfilterung deAbfnahme. Gradienten-
filterung bedeutet in diesem Fall, dal3 das Bild mit eineB®ixel gro3en Maske geaglét, und
anschlielend die Differenz zwischen Original- und dem um 3 Pixel nach rechts verschobenem
Bild gebildet wurde. Dadurch treten die Kanten des Schweifs hier deutlicher hervor, sein Ende
ist wieder durch den weifl3en Pfeil markiert.

Der Bugbogen wird besonders deutlich in Abb. 7.3. Dort ist in Farbskalierung die Differenz
zwischen der I-Band Aufnahme (HST Filter F814W) und demBlld zu sehen. Zur Subtrak-
tion wurde das H-Bild mit einem Faktor von 0.3 multipliziert, umoglichst viel Emission des
Bugbogens und oyglichst wenig des Zentralsterns zu subtrahieren. Hier erkennt man deutlich
den Her 36 zugewandten Bug und unmittelbar dahinter den Zentralstern von G5.97.

!Dies ist allerdings ein Reflex der Optik der PC2.
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G5.97-1.17 JHK’ ADONIS +2cm VLA
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Abbildung 7.1: Farbkodierte Darstellung der AO-Beobachtungat: FluRdichte ist rot dar-
gestellt,H grtin und.J blau.Ubergelegt sind Konturlinien der 2 cm Radiokarte von WC89, dort
ist G5.97 als Maximum der Radioemission erkennbar.

7.1.2 Photometrie

Die Ergebnisse der Photometrie von G5.97 sind in Form der gemessenen spektralen Energiever-
teilung in Abb. 7.5 dargestellt. Die Photometrie erfolgte auf dem intrinsisch kalibriésBand

Bild des HST nach Abzug eines geeignet kalibriertenBildes, um so viel Emission aus dem
ionisierten Bugbogen wie aglich auszubschen. Der Blendendurchmesser zur Photometrie be-
trug hier 015. Auf den Aufnahmen, die mit ADONIS iiH K' entstanden, wurde Photometrie

in einer Blende mit 6 Durchmesser durchggiit. Als Aperturkorrektur wurde in allen drei
Bandern 0.93 mag von den gemessenen Helligkeiten abgezogen. Dieser Wert war zuvor durch
Photometrieren von Her 36 in verschiedenen Blenden bestimmt worden. Um einen besseren
Untergrundabzug zu erreichen, wurde vorher ein entsprechend skalierter Feldstern an der Posi-
tion von Her 36 subtrahiert Das gleiche Verfahren wurde auch zur Subtraktion des Untergrundes
im L-Band und bei 11.Zm angewandt. Dort erfolgte dann Photometrie in einer Blende {on 1
Durchmesser. Die Genauigkeit der Photometrie erreicht bei diesem Verfahren nur 0.1 mag im
NIR und 0.3 mag in, und V.

7.1.3 Die Extinktion

Die K'-Extinktion in Richtung G5.97 wurde wieder durch Vergleich zwischen-BluR3dichte
und der entsprechenden Vorhersage aus dem 2 cm Flul3 berechnet. Im GegensstzguYD
& Mitarb. (1994), welche die integrierte 2cm FluRdichte von WC89 mit ihrer, in eiffer 5
Blende gemessenen BFlulRdichte verglichen und so auf einen Wert vop,41.7 kamen,
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Abbildung 7.2: HST Aufnahmen von G5.97A: Farbkodierte Darstellung der Emission in
[O1n] (blau), [S1] (grin) und Hx (rot). Deutlich erkennbar ist der Her 36 zugewandte Bugbo-
gen von G5.97, nur schwach dagegen der Schweif ionisierten Materials, der durch den Wind
von Her 36 erzeugt wird. Seine Richtung wird hinter seinem Ende durch den wei3en Pfeil an-
gedeutetB: Gradientengefiltertes Bild in &l Die Gradienten zeigen deutlicher den Schweif,
der auch hier durch den weiRen Pfeil markiertisherlagert ist hier in blauen Konturlinien die
neue 2cm VLA-Karte von P. BHFNER (Priv. Mitteilung). Die Linien liegen bei 5, 10, 20, 80

und 160 mal demd-Pegel von 0.1 mJy/Beam. Die Keulefd& wird durch die nichtaufgedte

Quelle dicht bei Her 36 angedeutet.

wurde hier die in Anhang C beschriebene Prozedur durcihgefDabei wird eine Temperatur
des Elektronengases von*Kangenommen. Integriert man auf denBvorhersagekarte dann
den Flul® in der von DHERTY & Mitarb. (1994) verwendeten”sBlende, so eralt man einen
FluR von 2.15% 10~ Wm~2. Verglichen mit dem MeRBwert von 1.480 !> Wm~2, ergibt sich
darausrg,, = 0.37 oderAg,, = 0.4 mag. Daraus errechnet sieh- dann zu 3.0 mad.

Ebenso erlaubt die in diesem Fall vorliegende-Rufnahme durch Vergleich mit der 2 cm-
FluRRdichte eine Bestimmung der Extinktiond@uLLOUGH & Mitarb. (1995) haben gezeigt,
daR fir die Proplyds im Orion das Vealtiis von Hh-Flachenhelligkeit und Radioflu3dichte un-
abréangig vom Emissionmal ist. Die maximale 2 cm-Flul3dichtedgettl mJy/beam und dar-
aus errechnet sich nachd@uLLOUGH & Mitarb. (1995) eine erwarteter &tPhotonenflul3 von
4.2 cm? s !'beam!. Die gemessene &thenhelligkeit liegt bei 15mJybearn oder
8x102cm 2 s !beam!. Daraus ergibt sich eine Extinktion voty.=5.3 mag.

Die sicherste Abscktzung liefert ein direkter Vergleich zwischenyHind H3, weil nach
OSTERBROCK (1989) dieses Vedltnis flir Hil-Gebiete von 10K fest bei 7.61 liegt. Aus dem
auf den PC-Aufnahmen gemessenem ¥étris von 2.78 ergibt sich dann eine visuelle Extink-
tion von Ay = 4.3 mag.

Alle diese Werte sind unterschiedlich, jedoch liegt damit die visuelle Extinktiom Rich-
tung G5.97 zwischen etwa 3 und 5 mag.

2Hier wurde ein Umrechnungsfaktor angewandt, ded? = 5.6 (Dieses Verhltnis von Gesamt- zu selektiver
Extinktion wurde von HCHT & Mitarb. (1982) und RCHTER (1996) fir Her 36 bestimmt) aus MHIs (1990)
extrapoliert.



638 KAPITEL 7. G5.97-1.17 — DIE UNSCHEINBARE SCHEIBE
G5.97-1.17 HST F814W - Ha

o
2
—§ -
o
g
@

4 K] 2 1 0] -1
Bogensekunden
REFERENZ-POS.: Rekt. 18"00™36:23 Dekl. -24°22'51'9 (1950)

Abbildung 7.3: Differenz aus den HST-Aufnahmen in den Filtern F814W (entsprechend dem
I-Band) und, entsprechend skalierta Hn dieser Darstellung wird der hinter dem Bugbogen
liegende Zentralstern von G5.97 sichtbar.

7.2 Die protoplanetare Scheibe

G5.97 wurde bisher als UKHG mit einem eingebetteten Stern des Typs BO verstanden (WC89;
DOHERTY & Mitarb., 1994). Allerdings zeigt die Sichtbarkeit auf den PC-BildermESKLUM

& Mitarb., 1995), daf3 die Quelle nicht sehr tief eingebettet sein kann. Die enge Nachbarschaft
zu Her 36 &Rt aulRerdem eineagliche externe lonisation von G5.97 vermuten. Die Analyse
der PC2 Daten liefert hier die entscheidende Antwort: Abb. 7.2A zeigt ein Farbkomposit der
PC2-Aufnahmen in den FilterniiS(rot), Ha (griin) und Qi (blau). Deutlich erkennbar ist,

dafRl G5.97 hier nicht mehr unaufgst'erscheint, wie in Abb. 7.1, sondern eine @mernd ko-
metarische Form hat, wobei der Bugbogen direkt Her 36 zugewandt ist. Das Bild zeigt auch
Spuren eines direkt von Her 36 weg gerichteten Schweifs. Solche Schweife sindagio-Ph”
men, wie es auch bei den Proplyds im Orion bei Beobachtungen in Linien geringer lonisation
sichtbar wird. Deutlicher wird der Schweif in Abb.7.2B, der gradientengefilterten Version der
Ha-Aufnahme. Ebenfalls gut erkennbar sind Streifen von Vordergrundstaub, die sich fast dia-
gonal durch beide Abbildungen ziehen. In Abb.7.2B ist in Form von blauen Konturen auch die
neue VLA-2 cm-Karte gezeigt (P. &FNER Priv. Mitteilung). Dort ist erkennbar, dal’ bei der

in A-Konfiguration erreichten AudiSung von 017 das Objekt aufgekt erscheint und ebenfalls

eine leicht kometarische Struktur aufweist. Man beachte die aufgrunddietsn Deklination

von G5.97 verzerrte Form der synthetisierten Keule des Interferometers, erkennbar anhand der
nichtaufgebsten Quelle nahe Her 36. Schliel3lich zeigt das in Abb. 7.3 gezeigte Differenzbild
zwischen der/-Band und der | Aufnahme, dafd sogar der Zentralstern von dem ionisierten
Bogen getrennt werden kann. Er liedtl@5 hinter dem Her 36 zugewandten Bugbogen. All
diese morphologischen Merkmale — ein ionisierter Bugbogen in Richtung Her 36, ein Zentral-
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stern und ein ionisierter, von Her 36 weggerichteter Schweif — sind identisch mit denen der
Proplyd-Objekte im Orion (O’BLL & Mitarb., 1993). Zum Nachweis, dal’ es sich gatislich,

um ein derartiges Objekt handelt, muf3 aber noch eine quantitative Analyse der erhaltenen Daten
erfolgen.

7.2.1 Das ionisierte Gebiet
Der Photonenhaushalt

Das wichtigste Element beim Nachweis der externen lonisation von G5.97, ist zu zeigen, daf}
unter einer solchen Annahme ein ausgeglichenes Photonenbudget vorliegt. Die von Her 36 aus-
gehende und auf G5.97 auftreffende Rate an UV-Photonen muf3 ausreichen, um die beobachtete
lonisation zu erzeugen. Her 36 ist vom Spektraltyp O7 V und strahlt naghdA (1973) so-

mit 7x10*® Photonens! ab. G5.97 liegt in einer projizierten Entfernung vdit 2in Abb. 7.3

ist erkennbar, daR der Bugbogen einen Durchmesser {2 l@at. Unter der Annahme, die
projizierte Entfernung sei identisch mit der wahren und der Bugbogen stellte eine Haibsph”
dar, fillt G5.97 also von Her 36 aus betrachtet einen Raumwinkel vor 1D.6* sr aus und
empfingt daher 5.410%° Photonens'. Nach KurRTz & Mitarb. (1994) errechnet sich daraus

die zu erwartende beobachtete FluRRdichte bei 2cm zu

T 0.5 D -2
Soem = 1.32 x 1074 N*0.98 x 157 %! x (—) X (—) . (7.1)

K kpc
Darin ist N} die Rate der empfangenen UV-Kontinuumsphotofiémlie Temperatur des Elek-
tronengases (X&) und D die Entfernung. Damit sollte aus dem Bugbogen eine integrier-
te FluRdichte von 16 mJy beobachtet werden, entsprechend einer Helligkeitstemperatur von
1400 K. Die 2 cm-Karte von P. ®FNER zeigt, innerhalb einer Blende voriZb Durchmesser
um die maximale Intengt, eine integrierte Flul3dichte von 17 mJy entsprechend einer Hel-
ligkeitstemperatur von 1500 K. Um eine solche Flu3dichte zu erzeugaew nach Gl. 7.1
5.5x10* Photonens! berotigt, nur etwa 2% mehr als nach der obigen Alztzbing von Her 36
geliefert werden. Wenn allerdings der UV-Photonenflufatzigh durch Staub zwischen Her 36
und G5.97 geschacht wird und/oder die taashliche Entfernung zwischen den beiden Objek-
ten giolRer ist als die projizierte, versatit sich das Problem des fehlenden UV-Flusses. An-
dererseits ist die Anwendung der UV-Leuchtkraft eines Hauptreihensterns ebenfalls dnsicher
Somit ist das Photonenbudget grob mit der Hypothese einer externen lonisation von G5.97 kon-
sistent, it eine exakt&Jberpuifung ist jedoch die genauere Kenntnis des UV-Strahlungsfeldes
von Her 36 notwendig.

Die ionisierte Masse

Es soll hier dem Ansatz von HURCHWELL & Mitarb. (1987) gefolgt werden, um einige
SchlisselgoRen tir G5.97 zu bestimmen. Eine der wichtigsten und umstrittensteflésrvon

3Als Anekdote sei angemerkt, daR aucin dien gutbekannten Ste®' Ori C, der die Proplyds im Orion ioni-
siert, unterschiedliche UV-FluRdichten geatztwerden. Man vergleiche die genannten Spektraltypen und Lyman-
FluRdichten in GlURCHWELL & Mitarb. (1987), McCULLOUGH & Mitarb. (1995) und ®HNSTONE & Mitarb.
(1996). Die Photonenikse variieren dort um einen Faktor 2.5. Eine solche Variation ist genug, um a8grer”
Entfernungen zwischen Her 36 und G5.97 auszugleichen.
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Proplyds ist deren Massenverlustrate. Die Massenverlustrate aufgrund von Photoionisation ist
nach GIURCHWELL & Mitarb. (1987)Mf = —m R%J;u;my und damit durch die Rate der auf die
lonisationsfront auftreffenden UV-Photonehr R?, bestimmt. Darin bedeutét; den Radius

der lonisationsfront, nach Abb. 7.3 alst?6 oder 225 AUy; ist das mittlere Molekulargewicht

pro Teilchen (1.4 im interstellaren Mediumpi$zER, 1978) undmy das Gewicht eines Was-
serstoffatoms. NachF$TzER (1978) ergibt sich der Photonenflufl3 an der lonisationsfrént,

aus dem einfallenden Photonenfliifz= N*/4rd? zu J; = 2.Jo[1 + (1 + aN*)R;/3md*v?)'/?].

Darin bedeutenl den projizierten Abstand zwischen Photonenquelle und ionisiertem Objekt
(0.024 pc) o den Rekombinationskoeffizienten{40~'3 cm? s~') undv; die Schallgeschwin-
digkeit innerhalb der Front (10 knT$). Aus den angenommenen Eingangswerten ergibt sich
eine Massenverlustrate von 6.40 "M, yr—!. Dieser Wert entspricht den gften der von
CHURCHWELL & Mitarb. (1987) fir die Proplyds im Orion bestimmten Massenverlustraten und
betrgt fast das sechsfache des typischen Wertes vonll.:2 M, yr—!, den McCULLOUGH

& Mitarb. (1995) angeben.

Die Gesamtmasse des ionisierten Gases kann nur bestimmt werden, wenn die Dicke der
lonisierten SchichtAR;, bekannt ist. Zur Bestimmung dieserdBe reicht jedoch weder die
Auflosung der PC2 noch diejenige des VLA aus. NaeluRCHWELL & Mitarb. (1987) kann
diese Gol3e folgendermal3en gestht' werden: Die Gasdichte in der lonisationsfrontist=
(3.Jo/aR;)'/%. Unter der Annahme, daR die Dichte in deulld"'um G5.97 sich vewit wie
n(r) = n;(R;/r)?, kann alsobere Grenzéur die Dicke der ionisierten Schichh R;, diejeni-
ge Dicke angenommen werden, nach welcher alle UV-Photonen durch Wasserstoff absorbiert
ist, alsoAR, = (Jy — J;)/an?. Wird ein Teil der UV-Strahlung durch Staub absorbiert, so
verringert sich die Schichtdicke entsprechend. Dies wird na@itz&R (1978) durch einen
Korrekturfaktory; beticksichtigt, der den Bruchteil angibt, auf den sich die Dicke verringert:
AR; = y;AR,. Als repidsentativ @i die Proplyds im Orion gebenHDRCHWELL & Mitarb.

(1987) einy; von 0.7 an. Wenn der Photonenflul3 der lonisationsfypktein gegen den einfal-
lenden Photonenflufg, ist, so vereinfacht sich der Ausdruck AuR; = y;R;/3 und die Dicke

der ionisierten Schicht liegt knapp unter einem Viertel des Radius. Daraus ergibt sich die Masse
des ionisierten Gaseédyy; ~ 2rpu;mun; RZAR; zu 4.6<1075 M, 4,

In der obigen Abscaitzung istn; = 4 x 10° cm 2. Eine Absclatzung des Emissionsma-
Bes aus der 2 cm-FluRdichte von 17 mJy in einer Blende V2B Durchmesser ergibt einen
Wert von 1.9<10® pccnm® und damit, bei entsprechend angenommerarde der Sichtlinie
von ebenfalls @5 ~ 0.002 pc, auf eine Dichte von:310° cm~3. Angesichts der erheblichen
Unsicherheiten in dieser Absatzung (Leainge der Sichtlinie im ionisierten Gebiet!) ist dies eine
guteUbereinstimmung.

Die neutrale Masse

Die vorliegende neutrale Masse, die dann durch lonisation verdampft werden &Bnsjdf

grob durch Annahme einer Verdampfungszeitskala aigeh. Setzt man diese mit"\@ an,

so ergibt sich it die bestimmte Massenverlustrate von>614” M, yr—! ein bermtigter Mas-
senvorrat von 0.06 M. Daraus ergibt sich bei sphischer Verteilung des Gases innerhalb von
R; eine Siulendichte entlang der Sichtlinie auf den Zentralstern ven0** cm 2. Nach Rr-

TER (1996) folgt daraus eine visuelle Extinktion von etwa 600 mag, der Zentralstern sollte also

4Abweichend zu @URCHWELL & Mitarb. (1987) wird hier nur eine (= die ionisierte) Halbkugelschalaioke
sichtigt.
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auf keinen Fall im/-Band sichtbar sein. Da er aber in Abb. 7.3 doch erkennbar ist, muf der
Staub in einer flachen Scheibe liegen, wie auch bei den Proplyds im Orion.

Da demnach eine Scheibe um den Zentralstern von G5.97 vorlegtek deren Eigen-
schaften nach dem Modell vow3NSTONE& Mitarb. (1998) abgesdtzt werden. Dieses Mo-
dell geht von einer Zerstung der Scheibe durch Fern-UV-Photonen aus, die die lonisations-
front durchdringen ohne von atomarem Wasserstoff absorbiert zu werden. NasI$TTONE
& Mitarb. (1998) ist die Massenverlustrate einer solchen Scheibe proportional zu ihnrem Radius:
M =1.3¢ x 1078 (=) M, yr=!. Damit ergibt sichdif G5.97 —wenn die Massenverlustrate
der Scheibe gleich derjenigen lonisationsfront ist und den Unsicherheitsparasigtéittel
2 — ein Radius von 160 AU. Diese Scheibe ist also auch mit der PC2 nichsbhafl Setzt man
aufRerdem eine Afaimgigkeit der Oberéichendichte der Scheibg (r) proportional zu-—!- an
und geht von einem Fern-UV dominierten Modell aus, so ergibt sich eine @tlesfidichte

Yo(rscheibe) = 29 cm2 und eine urspriigliche Scheibengesamtmasse W, cibe = 0.06 M.

Somit wirde der gesamte neutrale Massenvorrat (ebenfalls 0.0&8M.) in der zirkumstel-
laren Scheibe vorliegen. Allerdingsiiien diese Scheibendaten nur als blof#¥&nordnungs-
absclatzungen gesehen werden, weil nicht abzusehen ist, ob die Voraussetzungen und Annah-
men des Modells vonQHNSTONE & Mitarb. (1998) lir G5.97 zutreffen. Ebenso ist die Dauer
der lonisation durch Her 36 unklar, weil die Entfernung zwischen beiden Objekten sich selbst
bei moderaten Relativgeschwindigkeiten zwischen G5.97 und Her 36 vom 1'kinmerhalb
von 1@ Jahren um 210* AE und damit um 400%ridert. Damit kann sich der eingestrahlte
UV-Photonenflufd um einen Faktor dédern!

7.2.2 Der Zentralstern

Ein weiteres Argumentui'eine Scheibengeometrie des zirkumstellaren Staubes in den Proplyds
im Orion waren die Farbindizes der Objekte §AUGHREAN & O’D ELL, 1996): Sie lie3en

sich nicht durch spdrische Verteilungen reproduzieren. Bei einer Scheibengeometrie stammt
zumindest def.-Band Flul3 vom Innenrand der Scheibe und nicht mehr vom Stern selbst; dieses
Phanomen erldit dann den Infrarotexzel3.

Das Zweifarbendiagramm (ZFD) der Sterne im Trapezhaufen im Orion ist in Abb. 7.4 dar-
gestellt. Die ionisierten Quellen sind durch Sterne markiert. G5.97 ist als Asterisk in das Dia-
gramm eingetragen, es liegt unter detesten Sternen des Trapezhaufens und istatesté
ionisierte Quelle.

Die SEV von G5.97 ist in Abb. 7.5 angegeben. DeBand Flul3 basiert auf der internen
PC2-Kalibration und umfal3t nur den Zentralstern selbst. Mit zunehmender Vegltgnist die
Emission durch den Umgebungsstaub dominiert, insbesondere digriidAtifnahme mit ihrer
Auflosung von 1 kann den Fluf? von Umgebung und Zentralstern nicht trennen. Es ist daher
schwierig, eine Aussagebér den MIR-Teil des Spektrums zu machen und zu entscheiden, ob
die SEV des Zentralobjekts von G5.97 jenen der Orion-ZentralsterneWkRD & M cCAU-
GHREAN, 1997)ahnelt oder nicht.

5JoHNSTONE& Mitarb. (1998) fiihrene als MaR tir die Unsicherheit in derailendichte und in der Schall-
geschwindigkeit im Medium ein, er liegt eigentlich jeweils zwischen 1 und 3. Als WerG5.97 wird hier 2
angenommen.
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Abbildung 7.4: Zweifarbendiagramm der Sterne im Trapezhaufen a@@€CMIGHREAN &

Mitarb. (1996). Dort werden auch die verschiedenen Mengslinien erldrt. Sie geben die
Verrétung nach unterschiedlichen Modellen mit apbchen Staubverteilungen an. Man er-
kennt, dal3 sie alle nicht die Farben der ionisierten Quellen (dargestellt durch die Sterne) er-
klaren lohnen. Die ionisierten Objekte sind aus (. & W EN (1994), der Asterisk gibt die
Position von G5.97 an. Es liegt in der Gegend d#esten Trapezsterne, ein Zeichen fas
Vorhandensein einer Scheibe.

Unter den bisherigen Betrachtungen bgizch einer externen lonisation von G5.97 und ei-
ner zirkumstellaren Scheibe ist der bisher angenommene Spektraltyp BO des Zentralsterns als
absolut obere Grenze zu sehen. Die gemes&é+gelligkeit von 11.4 mag ergibt unter Bak-
sichtigung des Entfernungsmoduls von 11.3 mag und der vorher bestimmieixBnktion
von Ag,, = 0.4mad eine absolute Helligkeit vo/;= -0.3 mag. Diese Helligkeit kann nach
Vorhauptreihenentwicklungsrechnungen von 7PONA & M AZZITELLI (1994) und MEYER
(1996) von einem Stern mit 2.5 Mentsprechend einem Spektraltyp von etwa B8.5 NAHR) im
Alter von 3x10° yr geliefert werden. Demnach handelt es sich bei dem Objekt um einen Stern
mittlerer Masse. Allerdings kann die Emission iii-Band erheblich durch Be#ge des war-
men Innenrandes der Scheibe eghtherweise auch der gesamten Scheibe, so sie durch den
einfallenden FUV-FIul3 aufiber 100 K geheizt wird verunreinigt* sein, dann aré ein noch
massarmerer Stern denkbar.

Ein massereicherer Stern vom Typ B@ndéuberdies deutlich zum UV-Photonenflul3 bei-
tragen und das UV-Photonenbudgetaratérn. Dann sollte die zirkumstellare Scheibe ionisiert
werden und K-Emission sollte von dort sichtbar sein. Diese stammt aber in Abb. 7.2 nur aus
dem Bugbogen.

%Die Bry-Extinktion wird als identisch mit dek’-Extinktion angenommen.
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Abbildung 7.5: Spektrale Energieverteilung von G5.97.

7.3 Zusammenfassung

Die Pranomelogische Einseltzung, es &fine sich bei G5.97 um ein extern ionisiertes Objekt
handelt, ist durch die quantitativen Analysen des Photonenhaushaltasgiegbiden. Da der
Zentralstern im/-Band sichtbar ist, Massenabstilingen aber ein Materiereservoir ergeben,
dafd bis ins Infrarote hinein komplett undurchsichtig sein sollte, liegen Hinweise auf ein von
einer zirkumstellaren Scheibe umgebenen Stern vor. Im einzelnen ergaben die Analysen:

e G5.97 zeigt auf den HST-Aufnahmen eine kometarische Struktur und einen Schweif, der
von dem mindestens 0.024 pc entfernten Her 36 weg gerichtet ist.

e Dies ist ein Hinweis auf eine externe lonisation des Objektes wie bei den Proplyds im
Trapeziumhaufen.

e Der beobachtete Radiofluld ist konsistent mit der Annahme externer lonisation.

¢ Die bestimmten Staubmassen verlangen das Vorhandensein einer zirkumstellaren Schei-
be, um das Spektrum und die Sichtbarkeit des ZentralsterdsBand zu erlkdien.

¢ Die Massenverlustrate des Objektes aufgrund der Photoionisation durch Her 36 liegt bei
6.4x107" Mg, yr~', die obere Grenzeuf die ionisierte Masse bei 46075 M.

e Die Anwendung des Modells voro3iNSTONE & Mitarb. (1998) ergibt eine Masse von
0.06 M;, und einen Radius von 160 Arfdiese Scheibe.

e Das Zentralobjekt ist ein Stern mittlerer Masse, #ieHelligkeit ist durch einen Stern
von hochstens 2.5 zu erkEren.
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Kapitel 8

G5.89-0.39 — Das Feuerrad

8.1 Ergebnisse

8.1.1 Bilddaten

Breitbandbeobachtungen

In Abb. 8.1 werden die Ergebnisse der Beobachtungen mit AO im NIR gezeigt. Die ange-
gebene Referenzposition bezieht sich im Falle von G5.89 auf keinen Stern, sondern auf den
Mittelpunkt der Schale von G5.89, welcherasgr festgelegt wird. Der Stern, welcher als Re-
ferenz zur Korrektur der Wellenfront diente, ist links unten in den Bildern zu erkennen. Ein
Band diffuser Emission mit eingebetteten, nicht-aufgedih Quellen zieht sich von dort unter
einem Positionswinkel von etwa 24Bach Nordwesten. Zu beachten ist, daf3 die Darstellung im
H-Band (Abb. 8.1B) deutlich tiefer reicht als id’, die scheinbare Helligkeit ist also 4’ er-
heblich golRer. Die Konturlinien stammen von den Radiokarten von WC89; HéiBand-Bild

(Abb. 8.1A) sind Konturen der 2 cm-Kartdérlagert, dent/ -Band-Bild solche der 6 cm-Karte.
Abgesehen von dem WFS ist das prominenteste Objekt in der rordlichen Hilfte der scha-
lenférmigen Radiostruktur enthalten. Di€-Emission folgt in diesem Bereich grob den Radio-
konturen. InH sind nur schwache Andeutungen dieser Struktur sichtbar, abgesehen von zwei
vermutlich stellaren Vordergrundquellen an den Positionefid+f'5) und (+05,-2'5).

Die Ergebnisse der MIR-Breitbandbeobachtungen sind in Abb. 8.2 gezeigt. Gtzings™
zeigen alle drei dargestellten Bilder die gleiche Struktur wie Ha8ild (Man beachte den
deutlich kleineren Bildausschnitt, der nur noch G5.89 selbst beinhaltet!)LEBend-Bild ist
in Form von Konturlinien in Abb. 8.2A dargestellt. Dort ist nur eine schwache Andeutung des
nordlichen Bogens der Schale erkennbar. Deutlicher wird dies im als Grauskale unterlegten
11.7um Bild. Der Vergleich von beideral3t auch erkennen, daf3 das Maximum der Emission
mit wachsender Welleahge entlang des Bogens nach Westen wandert. Die Verschiebung be-
tragt gegenber derK’-Maximumsposition 06 bei 11.7:um und 1’4 in ). Das(@-Band-Bild
ist in Abb. 8.2B gezeigt, dort liegt das Maximum der Emission etwa in der Mitte detlin”
chen Halbschale (vgl. digbéergelegten 2 cm-Konturlinien von WC89) und giBanane” ist fast
symmetrisch.

75
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Abbildung 8.1: Mit AO entstandene Aufnahmen von G5.88: K’-Band-Bild, dargestellt

in logarithmischem MalRstab. Die Grauskala reicht von 0.39 mJ¥yis 31 mJyr”. Um die
Sichtbarkeit der Details zu verbessern, ist die Summe aus 0.3 mal dem entfalteten Bild (200
Iterationen Richardson-Lucy) und 0.7 mal dem Originalbild dargestellt. Das Bild wurde vor
der Entfaltung mit dem in Abschnitt 5.1.2 genannten Rauschfilter behandelt. Die Konturlinien
stammen von der 2 cm-Radiokarte aus WC89, sie liegen bei 2, 4, 6, 8 und 10 mabdem 1
Signal von 0.03 Jy/bean®: H-Band-Bild. Die ebenfalls logarithmische Grauskala reicht hier
von 0.04 mJy#” bis 31 mJy1”. Es ist die gleiche Kombination aus entfaltetem und Origi-
nalbild dargestellt wie in Teil A. Hier sind Konturen der 6 cm-Karte von W@8@rlagert; sie
liegen bei 2, 4, 6, und 8 mal dehw-Pegel von 5 mJy/beam.

1.3 mm Daten

Abb 8.3 zeigt die 1.3 mm-Kontinuumskarte, welche mit dem SEST aufgenommen wurde. Die
1.3 mm-Emission setzt sich aus den Bagen des kalten Staubes und jenen der Frei-frei-Strahl-
ung zusammen. Wie Abb. 8.3A zeigt, erscheint G5.89 verglichen mit der eingezeichnéten 23
SEST-Keule leicht ausgedehnt. Eine Entfaltung liefert einen intrinsischen Durchmesser von
16" (£1")x 10" (+2"). Anzumerken ist, dal3 die Orientierung der Ausdehnung identisch mit je-
ner der Seitenkeulen des SEST ist. Allerdings enthalten die ausgedehnten Gebiete deutlich mehr
FluR als diese Fehlerkeule. Dies wird in Abb. 8.3B entsprechend deutlich, wo die Flu3dichten-
profile von G5.89 mit solchen von Uranus verglichen werden. Die GesamtfluRdichte der Quelle
betiégt 22 Jy, davon befinden sich”lih dem kompakten Kern und’Sn der ausgedehnten

Hulle.

Um den Anteil der Staubemission zu erhalten, wurde der Frei-frei-Beitrag aus der 2 cm-
Karte von WC89 vorhergesagt. Dies geschah durch Multiplikation dieser Karte mit einem
Faktor von (2/0.13)! und anschlieBendem Falten mit der SEST-Keule. Das Ergebnis dieser
Operation entdlt, unter der Voraussetzung optisalmaiér Emission, den Frei-frei-Beitrag zur
1.3 mm-Strahlung. Dieser wurde sodann von der SEST-Karte subtrahiert. Das Ergebnis dieser
Operation ist in Form von Konturlinien in Abb. 8.4 zu sehen.
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Abbildung 8.2: MIR-Bilder von G5.89.A: 11.7um-Bild. Die lineare Grauskale reicht von
150 mJy” bis 15 mJy”. Die Konturen stammen vomh-Band-Bild. Sie liegen bei 3, 6, 9, 12
und 18 mal dem 4-Signal (das Bild ist nicht photometrisch kalibriedB: @-Band-Bild. Die
lineare Grauskale reicht hier von 6.9 niJ{/bis 44 mJyf1”.

Schmalbanddaten

Die Ergebnisse der Schmalbandbeobachtungen im NIR sind in farbkodierter Form in Abb. 8.4
gezeigt. In diesem Bild ist die Emission in deg(H — 0)S1-Linie rot, die des entsprechenden
Kontinuums guin und solche in der BrLinie blau dargestellt. Neben dem an der Referenzposi-
tion auch hier erkennbaren aullichen, bananeafinigen Bogen, gibt das Bild eindsberblick

Uber die gesamte Region. Eine weitere Region ausgedehntefmBission befindet sich etwa

25’ slidostlich von G5.89. Ein weiterer aatfiger Punkt ist die Variation der Anzahl sichtbarer
Sterneuber das Bildfeld. 8dwestlich von G5.89 sind praktisch keine Hintergrundsterne mehr
sichtbar, was auf die Existenz einer Malikolke hindeutet. Bei genauem Hinsehen sind auch
dicht bei der H-Quelle, A" einige braunliche, &ingliche Strukturen sichtbar. Dieserkien als
Rander der Wolke betrachtet werden, die das Licht nahegelegener Sterne reflektieren oder von
diesen zum Leuchten angeregt werdehn(ich wie die,Finger* in M16; siehe BUND, 1998;
HESTER & Mitarb., 1996). Offensichtlich zieht sich dieser Rand gendoer G5.89, so dal3
dieses Objekt halb von der Wolke verdeckt wird.

Abb. 8.5 zeigt die Ergebnisse der Schmalbandbeobachtungen im MIR. In Teilbild A ist die
Emission in der [Ne]-Linie bei 12.8um in Grauskalierung dargestellt. Der verboteiieer-
gang des ionisierten Neon zeigt vor allem Regionen mit sehr intensivem UV-Strahlungsfeld.
TatsAchlich folgt die [Nel ]-Emission nahezu perfekt den ebenfalls dargestellten 2 cm-Konturli-
nien. Allerdings ist wieder keinerlei Emission in deixdichen Hilfte der Radioschale zu erken-
nen. Ein Vergleich der Intensitén in der Nord- und @&irélfte der Schale zeigt — wobei nach
der Radiokarte das Emissionsmal} in beidaiftdii nahezu gleich grof3 ist —, dal3 iodéichen
Teil bei 12.8um mindestens 4 mag Extinktion vorliegerussen.

Die Aufnahme in der [&/]-Linie bei 10.6um ist in Abb. 8.5B in Form des natlichen
Logarithmus des Vedltnisses zwischen der Interaditier Linie und der bei 11 //m dargestellt.
Diese Form wurde gealilt, weil in FAISON & Mitarb. (1998) erkennbar ist, daf3 in dieser Linie
keinerlei Emission vorliegt. Die Formig 6 um/S11.7 um Kann als eine Art MafRufi"die optische
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Abbildung 8.3: A: Mit dem SEST aufgenommene 1.3 mm-Karte von G5.89. Die Konturlini-
en liegen bei 0.35 (8), 0.7, 1.5 und 2.5 bis 12 Jy/beam in 1.5 Jy/beam -Schritten. Die dicke
Linie markiert die 50%-Konturlinie, die Keulengf8e ist durch den Kreis unten links angedeu-
tet. B: FluBprofile der Quelle. Die durchgezogene Linie zeigt das Profil entlang des ebenfalls
mit durchgezogener Linie markierten Schnittes in Teil A, die gestrichelte Linie entsprechend.
Zum Vergleich ist in Form der gepunkteten Linie ein passend normierter Schnitt durch Uranus
eingezeichnet.

[arcsec]

Tiefe der Silikatabsorptionsbande bei 8% angesehen werden. Demnach ist in der Abbildung
erkennbar, dalR die Tiefe dieser Bande in jenen Regionen aftarist, in denen auch das
Emissionsmal’ hoch ist, wie die 2 cm-Konturen zeigen.

8.1.2 Die Neondichte in G5.89

Unter den Schmalbanddaten ist vor allem der Neon-FIul3 interessant, weil aus ihm das Verh”
nis Nef/H* bestimmt werden kann. Bedauerlicherweise gibt es keinglidtikeit, den abso-
luten Linienflul3 aus den vorliegenden Daten zu bestimmen, weil keine Kontinuumsfluf3dichte
bekannt ist, die von der im [Ng-Filter gemessenen Flul3dichte subtrahiert werdennke.

Die extreme Schwankung der atmoapbkchen Transmission in diesem Bereich erlaubt nicht,
nachteglich Kontinua aus den anderen Daten zu konstruieren. Somitigegehi mich an die-

ser Stelle mit einer groben Absatzung, die den Linienanteil des Flusses imij[N€ilter aus
FAISON & Mitarb. (1998) zu 20% annimmt. Demnadcildt sich die gemessene integrierte Flul3-
dichte von 307 Jyiber die Filterbreite von 0,4m in einen Linienflul von 5.410~1"W cm2
umrechnen. Mit diesem Wert kann Gl. 3 austWRAI & Mitarb. (1998) genutzt werden:

10* 12 n n
Fineig(Wem™?) = 4.2 x 10O, Kvye ( = ) x e he/ART: / — Pp2dl.  (8.1)

e Ne + Ne Ne

Darin bedeutef, die Winkelausdehnung der Quelle (¥.70~° sr), K die den Liniensirken-
faktor (0.055),n,. die kritische Dichte der [N€]-Linie (3.6x10°cm™3), T, die Elektronen-
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Abbildung 8.4: Farbkodierte Darstellung der NIR-Schmalbandaufnahmen von G5.89. Rot mar-
kiert Emission im H(1 — 0)S1-Filter, Gtin im entsprechenden Kontinuumsfilter und Blau im
Brv-Filter. Die Konturlinien markieren das 50% und das 90%-Signal der frei-frei-bereinigten
1.3 mm-Kontinuumsstrahlung. Die Buchstaben A, B und C geben die Orte an, an denen der
H,-FluR gemessen wurde. Der Pfeil zeigt auf den Beginn des sichutpeerG5.89 ziehenden
Wolkenrandes. G5.89 selbst liegt an der Referenzpositib@ {0

temperatur (1.£10*K), h das Plancksche WirkungsquantuaDie Lichtgeschwindigkeitk

die Boltzmannkonstante,. die Elektronendichte und, die Protonendichte. Die GRe~ ist
gleich Ne"/H* x 10*; somit kann das lonemtufigkeitsverhltnis direkt bestimmt werden. Der
Integrationsterm in Gl. 8.1 entspricht, abgesehen von den Dich&t@dsen, dem Emissi-
onsmall. bercksichtigt man darin entsprechend die relativ hohe Elektronendichte von G5.89
(1.1x10°cm3, siehe mchster Abschnitt), so ergibt sich ein Wert von'it¢t = 3 x 1075,
Dieser Wert erscheint sionnvoll im Vergleich zu den 918 °, die WATARAI & Mitarb. (1998)

fur G29.96-0.2 bestimmt haben, und auch im Vergleich zu der08®, die im Orionnebel von
RUBIN & Mitarb. (1991) gemessen wurden. Letztere Autoren geben dasNeshder neutralen
Elemente an, was sich nur bedingt mit dem hier berechneterfiNevergleichendit: In G5.89
liegen, wegen der hohen Temperatur des Zentralsterns vom Typ O6 NAHR, vermutlich signifi-
kante Anteile als He" vor, somit ditfte He/H in G5.89 deutlichdtier liegen als He/H ™.

8.1.3 Die Extinktion in Richtung G5.89

Ahnlich wie im Falle von G45 und G5.97 wurde die\BExtinktion durch Vergleich zwischen
Radio- und B#-FluRdichte auchui' G5.89 bestimmt. Allerdings gab es hierbei zwei Unter-
schiede zu dem Verfahren bei G45:

¢ Die Beobachtungen von@vez & Mitarb. (1991) des Objektes in VLA-D-Konfiguration
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Abbildung 8.5: MIR-SchmalbanddaterA: Bild von G5.89 aufgenommen in der [NELinie.

Die lineare Grauskale reicht von 0 bis 36 miJy/ Die Konturlinien sind die gleichen wie in
Abb.8.1A.B: Natirlich-logarithmisches Vedltnis zwischen deiN-Band Aufnahme und der
Aufnahme bei 10.6m. Damit ist ein Mal @i die optische Tiefe der 9//n-Silikatbande ge-
geben. Dunkel bedeutet hier groRe, hell kleine optische Tiefe. Zur Orientierung sind wieder die
2 cm-Konturen von WCB89 eingezeichnet.

zeigen, dal? keine we#ttimig verteilte Emission existiert, aul3er in den niedrigsten Signal-
pegeln dieser Beobachtungen. Daher ist fehlender Flul3 wegen der hohen Interferometer-
auflosung hier kein Problem.

e Es liegen zwei Karten von WC89 vor. Allerdings zeigt die in WC89 zusammengestellte
SEV des Objektes, dal3 die Emission bei 6 cm bereits optisch dick ist. Demnach kann
die Strahlungstemperatur bei 6 cm direkt als Elektronentemperatur benutzt werden (siehe
z.B. ROHLFs, 1990). Die beobachteten Temperaturen liegen somit zwischen 0:&
und 1.6x 10* K, bei einem Mittelwert (der auch dicht beim Median liegt) von:110* K.

Mit diesen Voraussetzungen berechnet sich das maximale Emissionsmaf-zi)3p6cm °,

der Durchschnittswert liegt bei 64<207 pc cm ¢. Die Abweichung dieser Zahlen von denen
in WC89 (maximales EmissionsmaR 24419 pc cnt %) und in ZJLSTRA & Mitarb. (1990)
(maximales EmissionsmaR 8007 pc cnt %) erklart sich daraus, daR die genannten Autoren
konstante Elektronentemperaturen vor h@w. 8000 K verwendet haben. Die sich ergebende
Br~y-Extinktion ist in Abb. 8.6 angegeben. Sie steigt anernd gleichral’ig von Nordosten
nach Sidwesten an, bis die BrEmission schlie3lich nicht mehr nachweisbar ist.

8.1.4 Der heilRe Staub in G5.89

Im Unterschied zu G45 liegen von G5.89 zwei MIR-Aufnahmen vor (Linund@-Band), so

daf3 unter Voraussetzung optisalmaér Emission in den beideraBdern sowohl die Masse als

auch die Temperatur des emittierenden Staubes bestimmt werden kann. GI. 6.1 gibt den Zusam-
menhang zwischen der Staubmasse und der gemessenen FluRdichtebaidé-Wellerdhgen
(11.7pm und 21.Qum) wurde der Massenabsorptionswirkungsquerschpittus GSSENKOPF
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Abbildung 8.6: K'-Bild von G5.89 mit Bry-Extinktionskonturen (Rot). Die Zahlenwerte geben
die mittlere Extinktion bei 2.16m zwischen den Konturlinien an. Die gelbe Linie markiert den
Bereich, wo der By-FIuf3 unterhalb desdtSignals liegt und daher nicht mehr mef3bar ist. In
diesem Bereich sind die Extinktionswerte untere Grenzwerte.

& HENNING (1994) entnommen. Dabei wurde von eismantelfreien Teilchen, einer Gasdichte
von 10 cm~3 (das oben errechnete DurchschnittsemissionsmaR liefextt @&m—2 in einer
Kugel mit Radius 5000 AE) und einer @sénverteilung nach MRN (M HIs & Mitarb., 1977)
ausgegangen. Nachdem das Jim/Bild mit einer passenden PSF gefaltet wurde, um eine dem
(-Band Bild vergleichbare Aufisung zu erreichen, konnte anhand von GI. 6.1 Staubmasse und
Temperatur bestimmt werden. Dies geschah allerdings nur in Gebieten, wo beide Shgrale ~
dem 3F-Rauschpegel lagen. Man beachte, daf3, weil die FluRRdichte pro Pixel verwendet wird,
My in Gl. 6.1 eine Staubmassengéndichte ist und daf? die bestimmte (Farb-)Temperatur ent-
lang der Sichtlinie gemittelt ist.

Das Ergebnis istin Abb. 8.7 angegeben. Die berechnete Gesamtmaageh&tr10 > M,
in einer Splre mit 5000 AE Radius ergibt sich damit eine Dichte von<a.8 2! g cm3. korri-
giert man diese Wertauf'die in Abschnitt 8.3.1 errechneten optischen Tiefen, so ergibt sich eine
Gesamtmasse von %302 M, und eine Dichte von 2:610~2! gcnm3. Die Abbildung zeigt,
daf3 in Bereichen mit hohem Emissionsmal (siehe 2 cm-Karte in blauen Konturlinien) weniger
Staub vorliegt als in der Umgebung, dafiber die Temperatur etwashrer ist. Die Temperatur
betrdgt maximal 123 K. Sie liegt damit deutlich niedriger als die venB & Mitarb. (1992) be-
stimmte Farbtemperatur. Allerdings habealLB & Mitarb. (1992) wohl die 12:m-Flu3dichte
mit 72.1 Jy deutlich zu niedrig gemessen. Der hier verwendeteudh2-Bilter sollte in BaLLS
enthalten sein und liefert eine Gesamtflul3dichte von 307ANdN & Mitarb. (1998) haben
bei 12.5:m 160 Jy gemessen.

Das verwendete Staubmodell vors SENKOPF& HENNING (1994) beinhaltet natlich ei-
nige Voraussetzungen, die unter Uarstién nicht auf G5.89 zutreffen. Die wichtigste davon
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ist, dal3 die GolRenverteilung des Staubes anfangs einer MRN-Verteilung i & Mitarb.,

1977) entsprach und dann®10ahre lang Koagulatidrstattfand. Um die aus dieser Annahme
resultierende Unsicherheit zu sthén, wurden die Masse aizglich nach den Absorptionswir-
kungsquerschnitten der unkoagulierten Teilchen, also mit den Massenarptionswirkungsquer-
schnitten der reinen MRN-Verteilung, bestimmt. Ein solches Szenafe br€ispielsweise zu,

wenn die koagulierten Aggregate durch die Hitzeeinwirkung wieder aénstorden varen.

Dabei ergibt sich eine Gesamtmasse vonx2(1 > M, (3.1x10* M, nach der Korrektur auf

die optische Tiefe). Die Temperatur ist hierdurch nicht betroffen. Ein weiteogfliohier Unsi-
cherheitsfaktor w&ien sehr kleine Teilchen (DL nm), die nicht im thermischen Gleichgewicht

mit ihrer Umgebung stehen, sondern stochastisch durch einzelne Photonen geheizt werden. Al-
lerdings zeigte sich beim Erstellen des Strahlungstransportmodells (Abschn. 8.3.1), dal? dieser
Effekt bei den verwendeten Wellamgen von 11.7 und 24m fur G5.89 keine Rolle spielt.

Demnach ist it die Gesamtmasse hier eine untere Grenze vor 1.7 M., bestimmt
worden, wobei der Unsicherheitsfaktor nach oben etwa 2 bis 8dietkhngemerkt sei noch, dal3
dieser Wert etwa um einen Faktor 10 unterhalb der entsprechenden Masse des heil3en Staubes in
G45 liegt (Vgl. Abschn. 6.2.1), was in Anbetracht des 100-fach kleineren Volumensugegen”™
G45 eine etwa 10-fachdfere Staubdichte bedeutet.

8.1.5 Photometrie

NIR-Breitbandphotometrie wurde in 21 Blenden von jeweilsDurchmesser durchgetfit.

Die Orte und GoRen der Blenden sind in Abb. 8.8A angegeben, das sich ergebende Farben-
Helligkeitsdiagramm in 8.8B. Es wurde die integrierte FluRdichte innerhalb der Blenden be-
stimmt, ein Abzug des Himmelshintergrundes oder eine Aperturkorrektur fand nicht statt. An
Quellen, die sich innerhalb der Extinktionskarte (Abb. 8.6) befanden, wurde einetirgr”
durchgetihrt. Die Umrechnung vork™- in H-Extinktion erfolgte dabei nach IRKE & L E-
BOFSKY (1985).

Auf den ersten Blick zieht sich ein Band ohne erkennbare Systematik von links unten nach
rechts oben durch das FHD. Die Unterkante dieses Bandes ist durch das Detektionslimit gege-
ben. Moglicherweise stellare QuellemRiien hieraus nur unter Bezug auf ihr Erscheinungsbild
identifiziert werden.

LinienfluRdichten im NIR wurden anhand der in Abschnitt 5.2 beschriebenen Kalibrati-
onsprozedur und anschliel3ender Aperturphotometrie gewonnen. Die Lussanfliurden dann
uber die Filterbreiten (Siehe Anhang A) berechnet. Im MIR fand keine Kontinuumssubtrakti-
on statt, dort wurden entsprechend nur die in die Filter fallenden GesamtfluRdichten gemessen.
Die Ergebnisse finden sich zusammengefalit in Tabelle 8.1. Es seien einige Abweichungen zu
Messungen in der Literatur vermerkt: DemBFIul3 liegt hier um einen Faktor 3.®hér als bei
MOORWOOD & SALINARI (1983). Diese Autoren geben keine individuelle Blendefigr tir
ihre Spektroskopie an, jedoch haben siegiicherweise nur eine Blende mit ®urchmesser
verwendet, was den Signalverlust gegleer der hier benutzten, die gesamtediiche Radio-
schale umfassenden Blende ardi wirde. Auch weicht die Fluf3dichte im [N¢Filter von
dem von AISON & Mitarb. (1998) um 80 Jy nach unten von der hier angegeben abARDN
& Mitarb. (1998) eine 9-Blende verwendeten und die Unsicherheiten in beidalfeR etwa

IKoagulation bedeutet das Wachstum von Staubteilchen durch Aneinanderhaften radlagenugtlRen auf-
grund thermischer und/oder turbulenter Geschwindigkeiten.
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Abbildung 8.7: Aus denN- und (Q-Band Daten gewonnene Verteilung des hei3en Staubes in
G5.89 (Farbskala) und der Temperatur (gelbe Konturen). Die logarithmische Darstellung der
Farbskala reicht von 941075 g cni? bis 4.6x10~* g cnmi2. Die gelben Konturlinien liegen

bei 105, 110, 115 und 120 K. lauf3eren, schwarzen Bereich ist aufgrund zu geringer Flu3dich-
ten keine Informatiouber Masse oder Temperatur wegbar. Wieder sind zur Orientierung die

2 cm-Konturen von WC89 in blau angegeben.

7% betragen, bleibt diese Differenz aghst ohne Erldiung. Es sei aber noch angemerkt, daf3
die FluRRdichte von 24.6 Jy bei 1Qu6n mit der von FAISON & Mitarb. (1998)ubereinstimmt,
systematische Kalibrationsfehler als Grund also ausscheiden

8.2 Die Umgebung von G5.89

G5.89 liegt mit einer Entfernung von 2.6 kpc etwa 2.5 nmather als G45, entsprechenaBer

ist die lineare Aufbsung, die erreicht werden kann. Sie liegt bei diesem Objekt entsprechend
der 04 in K' bei nur ca. 1000 AE. Entsprechend muf8 €inen vollsthdigen Vergleich mit

G45 auch die weitere Umgebung mit in die Betrachtungen einbezogen werden.

8.2.1 Die Vordergrundmolekilwolke

Eine der bemerkenswertesten Eigenschaften von G5.89 ist dadlmeffKonstanz der Morpho-
logie vom nahen (2.2m) bis tief ins mittlere Infrarot (21.0m), die sich, was die ordliche

2Allerdings ist die Aufb'sung des vonAisoN & Mitarb. (1998) verwendeten Spektrographen nicht angegeben,
madglicherweise kihnen daher bei schmalen Linien Abweichungen entstehen.
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Abbildung 8.8: Photometrien von G5.8%: Blenden, in denen die FluRRdichten #h und K’
gemessen wurdeB. Ergebnisse dieser Messungen in einem Farben-Helligkeitsdiagramm. Die
Pfeile geben die Enttungsvektoren an, die aus der in Abb. 8.6 gezeigten Karte entnommen
wurden. Die durchgezogene Linie auf der linken Seite markiert die NAHR in einer Entfernung
von 2.6 kpc. Der Pfeil an ihrer Spitze zeigt, zehnfach \afbgrt, die Vertung durch interstel-

lare Extinktion in Richtung G5.89 an (aussNKEL & Mitarb., 1980). Die Quellen 2, 4 und 8
werden imH-Band nicht detektiert.

Halfte der Schale angeht, bis hin zu cm-Welberdén fortsetzt. Demnach besteht auf diedr™

liche Hélfte weitgehend freier Blick in allen batrachteten Weldardén, wohingegen in der
stidlichen Hilfte offensichtlich generell eine sehr hohe Extinktion vorliegt, die diesen Teil der
Quelle im Infraroten unbeobachtbar macht. Diese Wolke deutet sich bereits in Abb. 8.4 durch
die fehlenden Sterne in dendvwestlichen Ecke sowie durch die leuchtenden Wokkeder an

Sie manifestiert sich auch in den dort eingezeichneten Konturlinien. Diese geben den 50 und
den 90% Signalpegel des Staubbeitrages zur 1.3 mm-Emission an (also nach erfolgter Subtrak-
tion des Frei-frei-Beitrages). Sie belegen klar die Existenz einer MbiekKe die unabhigig

von G5.89 selbstist. Die GesamtfluRdichte dieses Staubbeitrages ist 8.5 Jy. Wenn sie aus optisch
diinner Emission stammt, kann wieder nach Gl. 6.1 eine Gesamtstaubmasse bestimmt werden.
Hierzu wird der entsprechende Massenabsorptionskoeffizigpt, aus BBSENKOPF& H EN-

NING (1994) entnommen. Unter der Annahme einer Temperatur von 30K ergibt sich somit

Tabelle 8.1:Linienflisse

Linie Ort Ap. @ Flul

Bry Radioschale ' 9.9(+0.2) x 10~ '**Wm™2
H,(1-0)S1 A 25 1.2(+0.1) x 106 Wm2
H,(1-0)S1 B 25 0.53(£0.05) x 1016 Wm2
H.(1-0)S1 C 25 3.2(£0.9) x 10716 W__°

(m20")
[Nell] 12.8um Radioschale "8 307.0 4 21Jy°
10.6um  Radioschale '8l 24.6 4+ 1.8Jy°

2 Nur als FachenfluRR bestimmt
b Kein Kontinuum subtrahiert, FluRdichte im Filter
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ein Wert von 7.5 M,. Wegen der vorausgesetzen geringen optischen Tiefe kann dies als untere
Grenze angesehen werden.

Aus dieser Masse und dem Durchmesser der Wolke vbéiisiéhe Abschnitt 8.1.1) errech-
net sich, den entsprechenden MassenabsorptionskoeffizientenssgsiKbPF& HENNING
(1994) fir 21:m eingesetzt, eine Extinktion vaA,;,, = 58 mag. Damit ist, selbst wenn nur
ein Bruchteil der errechneten Staubmasse wirklich vor ddlidien Hilfte von G5.89 liegt,
hinreichend erldit warum diese Hilfte bei allen Infrarotwelleriiigen unsichtbar ist.

Die Formkonstanz der Quelle im gesamten Infrarotbereich deutet an, dal3 der Sprung zu
hohen Extinktionen sehr scharf ist. Ein solches Verhalten wird auch durch die Extinktionskarte
in Abb. 8.6 besdtigt: Die Bry-Extinktion steigtuiber eine Strecke von'2 (~ 6500 AE) um
1.5 mag nach &westen hin an, bis die NIR-Emission schlagartig komplett verschwindet.

Die Wolkeninder erscheinen in allen drei NIR-Schmalbandfiltern relativ hell, interessan-
terweise aber am sclaghsten in By. Obwohl die Filterbreiten und Kalibrationsunsicherheiten
eine quantitative Analyse solch schwacher Strukturen verbieten, scheint sich anzudeuten, dafl3
die Rander der Wolke vom UV-Strahlungsfeld der Sterne und deren Winden Emission in der
H.(1—0)S1-Linie anregendrinen, nicht aber die Mole#k& am Rand der Wolke in starkem Ma-
3e ionisieren. Dies ist eine weiteres Anzeichandinen sprungartigen Dichteanstieg am Wol-
kenrand: Die UV Strahlung kann dann nur der3érsten Rand ionisieren und zutyEEmission
anregen, wohingegen Stol3wellen, wie sie von auftreffenden Winden astsgerden, tiefer in
die Wolke eindringen und durch StoRBanregunglH- 0) S1-Emission hervorrufen. Damitasé
bei einem solchen starken Dichtesprung die emittierende RegioH.{1 — 0)S1-Strahlung
groRRer als @it Bry-Strahlung. Die Linie wide, wie beobachtet, heller erscheinen.

8.2.2 (Gb5.89 als Mitglied eines jungen Sternhaufens

In Kapitel 6 wurde G45 als junger Sternhaufen erkannt, seine Mitglieder wulltkamZweifar-
benphotometrie identifiziert. Die Situation istriG5.89 aufgrund der geringeren Entfernung et-
was anders, die meisten Punktquellen in Abb. 8.1 sind vermutlich keine Sterne oder nur schwer
als solche zu identifizieren. Allerdinga(it sich die Region als ganzes durchaus mit G45 verglei-
chen: Die in Abb. 8.4 sichtbare Region diffusenBEmission 28 stidostlich von G5.89 liegt

in einem linearen (projizierten!) Abstand von 0.3 pc. Damit hat das Gesamtgebiet eine G45
vergleichbare Ausdehnung. Ebenso deutet die leicht gebogene Form der diffusen Emission eine
kometarische Gestalt an und wieder sind mehrere stellare Quellen in die ionisierten Gebiete ein-
gebettet. Ebenso hat G5.89 ein benachbartes entwickalté€sdiiet, G5.90-0.43. Das Objekt

ist in einem Abstand von 12Q~1.5 pc) angeschnitten am linken Rand von Abb. 8.3 sichtbar.
Umgekehrt zu G45 ist hier das benachbarte Geddiet.”Sollte auch hier induzierte Sternent-
stehung vorliegen, so ufdte sie in G5.89 selbst auftreten und durch die auf die Mbleike
treffende Winde ausgest worden sein.

Der grundlegende Unterschied zwischen G5.89 und G45 zeigt sich beim Betrachten der
Abb. 8.8. Die photometrierten Quellen sind im FHD deutlich unsystematischer verteilt als bei
G45. Einer der Guide liegt darin, dal3 viele Quellen vermutlich gar keine Sterne sind, son-
dern nur Inhomogeratén am Rande der Molakvolke, welche nicht aufgebt und somit als
Punktquellen identifiziert wurden. So liegt die Kette der Quellen 6-9-7-10-11-13-15 entlang des
vermuteten Wolkenrandes. Quellen 7 und 9 beispielsweise haben, im Rahmen der Unsicherhei-
ten, dieselbe Farbe wie Quelle 1. Bei ihnen handelt es sich vermutlich nur um reflektiertes Licht



86 KAPITEL 8. G5.89-0.39 — DAS FEUERRAD

dieses Sterns. Sieht man die innerhalb der Extinktionskarte (Abb. 8.6) bestimmtetuBgs-"
vektoren als typischuf’ den Wolkenrand an, so lassen sich mit ihrer Hilfe andererseits die
Quellen 0 und 6 deutlich in dieatie der in Abb. 8.8B mit eingezeichneten NAHRkén. Auf

die gleiche Weise lassen sich noch die Quellen 3, 5 und 21 als Kandidatstelfare Quellen
ausmachen. Dieseiiif Quellen decken dann den Bereich der B-Sterne der NAHR ab.

Die relativ blauen Objekte 18 und 19 landen beim Bt@n mit dem @if 19 bestimmten
Vektor weit links der Hauptreihe. Bei ihnen handelt es sich vermutlich um Vordergrundsterne.
Die Objekte 15, 16 und 20 liegen ebenfalls in dem Bereich, wo eineotamiy aufgrund der
Bry-Messung mglich ist, sie landen dabei jedoch nicht in deal¢"der NAHR. Vermutlich
handelt es sich bei ihnen um Streulicht, speziell 16 und 20 stammen mit hoher Wahrscheinlich-
keit aus dem Inneren der Radioschale und bestehen teilweise agidmerweise mehrfach)
gestreutem Licht des Zentralsterns.

Ein weiteres interessantes Objekt ist in Abb. 8.4 erkennbar: Der Stern mit dem-H)S1-
EmissionsgebiefB* in unmittelbarer Nachbarschaft. Da dig — 0)S1-Linie nach Stof3an-
regung der B-Molekile auftritt, spricht diesui’ einen Hochgeschwindigkeitsausfluz von dem
Objekt, was wiederum auf einen jungen Stern hindeutet. Allerdings kann,(ie-H))S1-Linie
auch in Fluoreszenz nach Anregung durch UV-Photonen auftreteeirf genaues Modell sind
Untersuchungen in weiteren,HLinien erforderlich.

Insgesamt zeigt sich das Bild, das in unmittelbarer Nachbarschaft (bis zu 0.4 pc) von G5.89
eine dichte Population von Sternen vorliegt, von dengri Objekte Kandidaterurjunge Ster-
ne sind.

8.3 Der Schalenaufbau von G5.89

Die Schalenstruktur im Radiobereich sowie die konstant bagenfje Erscheinung im mitt-

leren Infrarot deuten auf einen kugelsymmetrischen Aufbau von G5.89 RORCHWELL

& Mitarb. (1990) waren mit einem auf dieser Geometrie beruhenden Modell bereits in der Lage,
die SEV weitgehend zu eitén. Sie nahmen eine spische Stauhlile an, die einen ebenfalls
sphdrischen, staubfreien Raum um den Zentralstern einschliel3t. Mit der nun vorliegenden Infor-
mationuber die aumliche Verteilung der Emission im nahen und mittleren Infrarot wurde ein
neues Strahlungstransportmodell (STM) durchgerechnet, welches die Parameter der Geometrie
von G5.89 weiter einschrikt.

8.3.1 Das Strahlungstransportmodell

Am Astrophysikalischen Institut der UniveraitJena wurde ein Programm zur Simulation des
Strahlungstransports in Staubleh um junge Sterne entwickelt. Es basiert auf einer Metho-

de, die von MEN’ SHCHIKOV & HENNING (1997) angegeben und beschrieben wurde. Das hier
benutzte Programm wurde vonAWMSKE & Mitarb. (1998) entwickelt. Es wurde nur eindimen-
sionaler Strahlungstransport gerechnet, da durch die Annahme kugelsymmetrischer Staubver-
teilung keine weiteren Dimensionen erforderlich sind. Die Eingabeparameter des besten Mo-
dells sind in Tabelle 8.2 zusammengefalit. Es wurde eine staubfreaesSpph'den Zentralstern

vom Spektraltyp O6 mit einem Radius von 5050 AE angesetzt, die von einer Stavbdspib”
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Tabelle 8.2:Parameter des Strahlungstransportmodells

Zentralstern:

Leuchtkraft:
Temperatur:
Entfernung:

L =25 x10°Lg
T = 42000 K
D = 2600 pc

Staubverteilung:

Dichteverteilung:

AuRerer Radius:
Innerer Radius:

Py~

But= 2 x 10° AU
R = 5050 AU

Staubeigenschaften:

GroRenverteilung:

Silikat / Kohlenstoff Verlaltnis:

Optische Daten:
Optische Tiefe:
Optische Tiefe:
Optische Tiefe:
Optische Tiefe:

a = 0.005 — 0.250 pm
N(a) ~ a=*5(MRN)
Si:C=2.09

RAINE & L EE (1984)
Tssonm = 100
T2.2pum — 8.0
Ti7pum = 2.9
T21.oum = 1.8

Gesamtmasse d. Staubes: 38 M

2x10° AE umgeben ist. Um die Ergebnisse mit denen va#u€CHWELL & Mitarb. (1990)
vergleichen zu &hnen, wurden identische Staubeigenschaften verwendet. Zum Vergleich mit
den Beobachtungsdaten wurden simulierte Intatskgérten bei 1.6, 2.2, 3.5, 10.6, 11.7, 12.8
und 21.Qum berechnet. Diewgdliche Hilfte der Karten wurde willigilich auf Null gesetzt, um

den Effekt der Vordergrundextinktion zu lneksichtigen und die Karten sodann mit einer PSF
von 1" HWB gefaltet. Im Vergleich zu Modell 5 von URCHWELL & Mitarb. (1990} erge-

ben sich iir das am besten passende Modell eine deutlich geringemidenGesamtmasse
von 38 M, (95 M, bei CHURCHWELL & Mitarb., 1990), eine nach auf3en abfallende Staub-
dichte proportional zu ¢ (konstant) sowie ein kleinerer staubfreier Innenraum von 5050 AE
(6200 AE).

8.3.2 Vergleich mit den Beobachtungsdaten

Die Ergebnisse der Strahlungstransportrechnung sind in Abb. 8.9 zusammengefal3t und werden
dort mit Beobachtungsdaten bzw. direkt daraus gewonnenefdedrverglichen. Im Teilbild A

wird als Beispiel die simulierte IntenatSkarte bei 11.4m gezeigt. Zuatzlich eingezeichnet

ist die Blende, in der die Photometrie auf den simulierten und den beobachteten Karten erfolg-
te, die in Teilbild B verglichen wird. Desweiteren sind die Profile eingezeichnet, entlang derer
radiale Verteilungen aus den Karten extrahiert und verglichen werden. Auf den beobachteten
Karten erfolgte die Extraktion entlang 19 derartiger Profile die imABstand einen Winkel

von 90 um die Nordrichtung ausflen. Daraus wurde sodann ein mittleres Profil gebildet. Der
Mittelpunkt wurde derart bestimmt, dal3 bei diesen Profil@glchst geringe Verschiebungen

3Modell 5 war die beste Anpassung vVom@RCHWELL & Mitarb. (1990), es wurde zum Quasi-Standand f*
den Vergleich mit Beobachtungen
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Abbildung 8.9: Vergleich zwischen der Strahlungstransportrechnung und aus der Beobachtung
gewonnenen @&f3en.A: Simulierte Karte bei 11.4m. Die Linien zeigen die Schnitte an, ent-

lang derer die Profil extrahiert wurden, die in den folgenden Teilbildern verglichen werden. Die
Apertur, in denen Photometrie auf beobachteten und simulierten Karten dwishgetirde,

ist ebenfalls gezeigB: SEV. Die durchgezogene Linie zeigt das Ergebnis des STM. Die Dia-
manten geben auf beobachteten Karten innerhalb der in Teil A gezeigten Apertur gemessenen
FluRdichten an, die Kreuze die auf entsprechend in den simulierten Karten gemessenen. Die
Quadrate markieren IRAS-FluRdichten der Quelle.Radiale Verteilung der Massemgén-
dichten. Die durchgezogene Linie markiert die aus den lih ind Q-Daten gewonnene Dich-

te, die gestrichelte die aus den entsprechenden simulierten Karten. Die gepunktete Linie gibt die
Massendichte an, wie sie —innerhalb des Radius, wo MIR-Flu3dichte mef3bar ist — aus den Ein-
gabedaten des Modells rekonstruiert wurDe.Vergleich der radialen Temperaturverteilung.
Wieder ist die durchgezogen Linie aus den Beobachtungsdaten gewonnen und die gestrichelte
aus den simulierten Karten. Die gepunkteten Linien geben die Temperaturen der verschiedenen
Staubteilchensorten beim jeweiligen Radius BnRadiale Intensétsverteilung bei 11./4m.

Wieder ist die durchgezogene Linie aus der beobachteternuii-Karte extrahiert, die gestri-

chelte aus der simuliertef:Radiale Verteilung des Malies der optischen Tiefe wie in Ab-
schn. 8.1.1 beschrieben. In allen Graphiken von C-F ist der innere Rand der Staubschale durch
einen Pfeil markiert.
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gegeneinander auftreten, er wird auch als Positionsreferenz in allen entsprechenden Abbildun-
gen zu G5.89 verwendet. Da die simulierten Karten natuafgeknéissymmetrisch sind, wurde
von dort zum Vergleich jeweils nur ein Profil in Nordrichtung extrahiert.

Die einzelnen verglichenen G8én sind in der Unterschrift zu Abb. 8.9autért. Hier sollen
jetzt die wichtigsten Vergleiche kurz arltert werden:

e Eines der Hauptziele der Modellierung war es zu zeigen, dal? die einfache angenommene
Geometrie die radiale Intenatsverteilung im infraroten Bereich des Spektrums liefern
kann. Dies ist deutlich in Abb. 8.9A und E sichtbar. Ort und Form der Intatssirtei-
lung werden durch die Lage des Innenrandes der Staubschale, sowie durch den radialen
Dichteabfall und den Gesamtbetrag der Staubmassendichte bestimmt.

e Die SEV (Abb. 8.9B) ist — trotz der abweichenden Parameter — praktisch identisch mit
der im Modell 5 von GIURCHWELL & Mitarb. (1990). Die Anpassung ist vom mittleren
Infrarot bis zum 1.3 mm-Datenpunkt hervorragend gelungen. Insbesondere wird dies an
den Ubereinstimmungen der Photometrie auf simulierten und beobachteten Karten im
Bereich der Silikatbande um 10n deutlich. Im NIR weicht die Vorhersage stark nach
unten von den Beobachtungen ab - dies wird ur2€ durch eine Abweichung von der
Kugelsymmetrie erldit.

¢ Die radialen Profile der Temperatur und Massenesidichte (Abb. 8.9C und D) zeigen
eine Ubereinstimmung des systematischen Verlaufs sowie dea@etirih Rahmen ei-
nes Faktors 2 (bei der Masse). Hier sind einige Anmerkungéig:rDie beiden Gol3en
wurden mit Hilfe des in Abschn. 8.1.4 beschriebenen Verfahrens berechneigfge-
strichelte Linie auf den simulierten Karten. In dem Verfahren steckt also selbst schon
ein Staubmodell{,!) sowie die Voraussetzung optischrier Emission. Die recht gute
Ubereinstimmung mit den gepunktet dargestellten Eingabedaten rechtfertigen diese Vor-
gehensweise und zeigen, dal’3 die moderaten optischen Tiefen, die dasuSdig he-
troffenen Wellerdihgen 11.7 und 21/an liefert (Siehe Tab. 8.2), kaum einerosthden
Effekt haben.

¢ Das radiale Profile der pseudo-optischen Tiefe des Silikatmerkmals zeigt zwischen Be-
obachtung und STM einen qualitativ deutlich voneinander abweichenden Verlauf. Unter
Beachtung der Tatsache, dal3 die dargestellt&de facto ein FluRvealttiis ist, kann
der Verlauf der STM-Kurve leicht verstanden werden: Nach auf3en hin wird immer mehr
Licht der Silikatwellendéinge 9.7:m absorbiert und die scheinbare optische Tiefe nimmt
zu. Ganz anders der Verlauf bei den Beobachtungsdaten: Hier wird das Maximum der
scheinbaren Tiefe in einem Abstand erreicht, der grob dem Innenrand der Staubschale
entspricht. Um dies zu er&tén, muf3 in Betracht gezogen werden, dal3 letztlich doch kei-
ne perfekte Kugelsymmetrie vorliegt. In den Radiokarten zeigt sich bereits eine Art Kanal
in Nord-Sidrichtung durch das Objekt. Durch dieserosit vermutlich der Ausflul3 der
Quelle (siehe Abschnitt 8.4) und durch diesen entkommt auch Sternenlicht aus dem in-
neren der Schale. Demnach kann auf diese Art und Weise aul3enliegender Staub geheizt
werden und so bei 10m aus Regionen strahlen, wo praktisch kein Vordergrundstaub
mehr eine Absorptionsbande erzeugen kann. DaBdhalish Streulicht durch den Kanal
entkommt zeigen auch die Emissionsmaximal/ifiBand links und rechts desordli-
chen Kanalendes sowie anders nicht zuaediden NIR-Fluf3dichten, die weibér den
\Vorhersagen des STM liegen.
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Der Vergleich zeigt also, dal’3 das STM mit der extrem einfachen angenommenen Geometrie
die Beobachtungen weitgehend andin kann. Andererseits existieren aber Abweichungen, die
zeigen daR zumindest ein Bruch dieser Symmetrie durch eine kanafaftigeng erforderlich
ist, wie sie in den Radiokarten sichtbar ist und wie sie sich auch in den hootendén NIR-
Bildern bereits andeutet.

8.3.3 Eine Stbmgren-Sprare?

Offensichtlich ist die ionisierte Region (Durchmesséioder 0.05 pc) identisch mit der staub-
freien inneren Schale (Durchmesser 10000 AE oder 0.05 pc). AulRerdem gaben WC89 diesen
Durchmesser als typischifden Initialradius einer Striigren-Sphie an.

Allerdings erscheint die Radiomorphologie von G5.89 nicht unbedingirsgatti sondern,
auch beim Absehen von dem NordebKanal, schalewiimig. Es wurde bereits gezeigt, daf3
die (Halb-)Ringstruktur im Infraroten zuckzutihren ist auf eine Kombination aus Dichte- und
Temperaturverteilung sowie auf Sichtlinieneffekte. Eine identische Struktur im Radiobereich
kann also nicht durch eine homogene, mit ionisiertem GagligeeKugel erkhrt werden, wie
sie die Stoimgren-Sphie darstellt.

Das letztlich keine klassische 8ingren-Sphie vorliegt, zeigt sich auch anhand der mitt-
lerweile bestimmten Expansionsrate von G5.89:dkdhran den Druckunterschied zwischen
dem heiRen, ionisierten Gas in der staubfreiahld (» ~ 2 x 10° cm~3 aus der Elektronen-
dichte,T" ~ 10* K) und dem warmen Staub am Innenrand der StaubschaleZ x 10° cm~3,

T ~ 300K, beides aus dem STM), so ergibt sich ein \@this von 300:1. Demnach sollte

das Gebiet praktisch frei nach Gleichung 2.4 expandieren. Aus dieser Gleichung ergibt sich
eine erwartete Expansionsgeschwindigkeit von 0.8 ntas YxCORD & Mitarb. (1998) haben

diese Rate zu#1 masyr' bestimmt. Damit expandiert G5.89 deutlich schneller als digs f~
eine Stomgren-Sphie zu erwarten are. Die Expansion kann demnach nicht alleine durch die
Druckdifferenz zwischen dem ionisierten und dem neutralen Gas angetrieben werden, weite-
re Mechanismen ossen zur Erldiung herangezogen werden. Der Sternenwioithké hier-

bei eine entscheidende Rolle spieleiLB & Mitarb. (1996) gebendi einen O6-Stern von

42 000K als typische Massenverlustrate 810~°M., yr=! an , die Endgeschwindigkeit,,

mit 2500 km st. Damit flieRtpro Jahreine kinetische Energie von ¥Ws in die Schale, eine
Menge in der gleichen Gfenordnung wie die gesamte thermische Energie des ionisierten Ga-
ses. Der Sternenwind sollte also eine erhebliche beschleunigende Rolle bei der Expansion des
Gebietes spielen. Solche Sternenwindaién nach Modellen von¥30oN & Mitarb. (1995)

auch zur Entstehung der Schalenstruktur beitragen, wo das Emissionmal3 danaifdeissn™
Regionen bher liegt als im Zentrum. Dieser Effekt wird noch vargt, wenn durch die UV-
Strahlung Gas aus der umgebenden Staubschale verdanplich” wie dies EDLLENBACH

& Mitarb. (1994) fir scheiberdimige Gebilde beschrieben haben.

Im Gegensatz zu G45 gibt es hier keinerlei Probleme mit dem Energiehaushalt. Schon
WC89 haben den O6-Zentralstern als zur Brilig des beobachteten Emissionsmales not-
wendig bestimmt, und seine Strahlung muf3 keinerlei Staub durchqueren um das beobachte-
te Volumen zu ionisieren. Setzt man die vom STM gelieferte Staubdichte am Innenrand der
Staubschale vop,..., = 5 x 102! gcm? an und schtzt die optische Tiefe im UV nach

“masyr' = Millibogensekunden pro Jahr
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Tov = 44.8 X ki psaus L°, SO €rgibt sich eine Absorption von 99% aller UV-Photonen nach ei-
ner Streckd, = 590 AE oder 022 innerhalb der Staubschale. Das ergibt bei einem Innendurch-
messer der Staubschale von 5050 AE und einer Keulenhalbwertsbreite der VLA-Beobachtung
von 04, einen vorhergesagten Durchmesser der 2 cm-Emissior!’@pwés gut mit den Beob-
achtungen von WC8@bereinstimmt.

Demnach zeigt das Beispiel G5.89, dalRapthe UKHG taachlich existieren, das aber
das einfache Strigren-Modell zur Erldfung nicht hinreicht. Weiterhin zeigt das Beispiel, dal3
die lonisation von Gebieten, in denen hohe Staubdichten vorliegen, offenbar mightmst.

8.4 Ausflufd und — Scheibe?

G5.89 besitzt einen der massereichsten Aigs# innerhalb der Galaxis. Er wurde vielfach von
verschiedenen Gruppen beobachtet, so var\HY & FORVEILLE (1988) in!?CO(1-0), von
ZIJLSTRA & Mitarb. (1990) anhand des Geschwindigkeitsfeldes der darin enthaltenen OH-
Maser, von ESARONI & Mitarb. (1991) in CG'S und zuletzt mit hoher Aufsung unter Ver-
wendung des VLA in SiO durch @oRD & Mitarb. (1997). Alle diese Beobachtungen ergaben
unterschiedliche Orientierungen der Ausstiing. Generell zeichnet sich jedoch das Bild einer
von G5.89 nach Norden undu8én ausgehenden &tnung ab, mit einer mehr oder weniger
leichten Abweichung. Fast alle Autoren (auResLBTRA & Mitarb., 1990) geben denandli-

chen Fligel als den von uns weg gerichteten, also rotverschobenen an.

In Abb. 8.4 zeigen sich ardlich und sidlich von G5.89 zwei Emissionsgebiete in der
H.(1 — 0)S1-Linie. Das adliche mit der MarkierungA* liegt exakt an der Zentrumsposi-
tion des blauverschobenen SiQig€ls von ACORD & Mitarb. (1997). Das Gegenstk, ,,C*
liegt 5’ nérdlich des rotverschobenenugléls der SiO-Beobachtungen. AulR3erdem ist das Ge-
biet,C* ausgedehnter und sclwtier als,A”. Falls die H,-Molekiile tatsichlich stofangeregt
sind, besttigt dies die bisher gemachten (und auch varoAD & Mitarb. (1997) vorgeschla-
genen) Annahmen, dal3 die Dichte der umgebenden Matetliels Vvon G5.89 deutlich gf3er
ist als rordlich. Dies erkdirt auch, warumA* 4" dichter an G5.89 liegt alsC".

Das Vorhandensein einer Ausstning wirft natirlich die Frage nach einem geeigneten
Antriebs- und Kollimationsmechanismus aufoRKE & WELZ (1996) haben daf die Photo-
verdampfung einer zirkumstellaren Scheibe im Zusammenwirken mit einem starken Sternen-
wind vorgeschlagen. Dal3 die bei 2cm gebrochen erscheinende Symmetrie auf die Existenz
einer Torus- oder Scheibenstruktur hindeutenrté, wurde zuerst voniZLSTRA & Mitarb.

(1990) angemerkt. Diese Struktuoiite sich im Inneren in einer kleineren, zirkumstella-

ren Scheibe fortsetzen, wie sie in den Modellen varRXE & WELZz (1996) beotigt wird.
Wahrend sich eine solche Scheibe mit einem Radius von 1000 AE selbst bei einer Gesamtmasse
von 6 M, nach groben Simulationsrechnungen spektral praktisch nicht bemerkbaf nsattht

te sie doch im cm-Bereich sichtbar sein: Vergleicht man die Scheibenkandidatin von G339.88-
1.26 (STECKLUM, 1998) mitihrer 3.5 cm-Flu3dichte von 14 mJy (ENGSEN & Mitarb., 1996),

so sollte unter Bercksichtigung der geringeren Entfernung und des leuafttgeren Zentral-

sterns von G5.8%ineahnliche Scheibe dort etwa 190 my emittieren. Bei optisaimei Emis-

SDer Faktor 44.8 konvertiert die optische Tiefefihzu der bei 0.09um nach MATHIS (1990)

8Lediglich zwischen 10 und 6@m werden 10% der durch die Staullle verursachten FluRdichte erreicht.

7G339.88-1.26 liegt in einer Entfernung von 3.0kpc und hat einen Zentralstern vom Spektraltyp BO.5 (E
LINGSEN & Mitarb., 1996)
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sion vom ionisierten Scheibeninnenrand(®te sie also in der 2 cm-Karte von WC89 erkennbar
sein. Aus der Ausflu3richtung ist klar, dal3 die Scheibe in Ost-Westrichtung lieg@tenNach

den Simulationsrechnungen voreKseL & Mitarb. (1998) sollte sie dann in der Radiokarte als
langliche Struktur in Nord-&richtung auftauchen. Nichts dergleichen ist der Fall. Au3erdem
wirde eine Scheibe in dieser Richtung alle in der Ost-Westebene emittierten UV-Photonen ab-
sorbieren, das beobachtete hohe Emissionsmali gerade in dieser Rightotegdann erst im
fortgeschrittenen Verdampfungsprozel’ der Scheibe auftreten, wobei dieser wieder von einem
starken Sternenwind unteustt sein mif3te (HOLLENBACH & Mitarb., 1994). Dieses zuletzt
angesprochen Szenariogt'sich sehr gut in alle bisher gemachten Annahmen ein. Demnach
war innerhalb von G5.89 eine Scheibe vorhanden, die sowohl den Ausflu’ antrieb und kolli-
mierte, als auch durch ihre Verdampfung mit zu der schatemfjen Struktur des ionisierten
Gases beitrug. Die Aussimiung kann heute noch weiter existieren, wenn das unter hohem
Druck stehende ionisierte Gas durch die geschaffenen K#inatigen aus der Schale austritt.
Allerdings kommt hier nur eine geringe Menge an austretendem Gas in Frage: Eineusdés w"
der Gesamtvorrat an ionisiertem Gas (ca. 09 Micht ausreichen, die beobachtete Massenaus-
stromrate zu erkdien (0.02 M, yr—!, z.B. ACORD & Mitarb., 1997), andereseits ist entlang der
AusfluRachse keine lonisation beobachtbar. Eine geringe Mengeamsstién Gaseknte

aber Umgebungsmaterial in die &tnuing reilRen,Entrainment’). Damit khnte sich die Mas-
senrate und auch die schlechte Kollimation des Ausflussesrerkl”

Es ist wenig bekanntber Scheiben um massereiche junge Sterne, ganz zu schweigen
von ihren Lebensdauern. Sofern sich die hier angestellten Betrachtubgerine mittlerwei-
le zersbite Scheibe in G5.89 bedijen, bedeutet das dynamische Alter des Ausflusses von
G5.89 (600 Jahre nachc®RD & Mitarb., 1998) und das der lonisationsschale (3000 Jahre
nach ACORD & Mitarb. (1997)), daf3 diese Lebensdauer entwesidrkurz ist, oder dald das
dynamische Alter an sich keine geeignete Altersbestimmung liefert.

8.5 Zusammenfassung

In Abb. 8.10 ist noch einmal die Modellvorstellung von G5.89 zusammengefal3t: Ein von einer
staub- und weitgehend gasfreien ph'umgebener O6-Stern, darum die Schale ionisierten
Gases und schlie3lich der Umgebungsstaub. Nach Nordenugmh®richt ein Ausflul3 hervor;

der sidliche Fligel ist auf den Beobachter zu gerichtet. Das gesamte Objekt sitzt am Rande einer
kalten, dichten Molellwolke die es @it den Beobachter halb verdeckt. DiarRier der Wolke
werden von benachbarten Sternen zum Leuchten angeregt.

Desweiteren wurden in den vorangegangenen Abschnitten folgendesSaihér den Ent-
stehungsprozel3 von G5.89 gezogen:

e UKHG existieren als spdrische, ionisierte Gebiete um einzelne Sterne

¢ Allerdings ist auch G5.89 Mitglied eines Sternenhaufamslich G45.

e Das ionisierte Gebiet ist keine 8trigren-Sphie, sondern ein schalemfiiiges Gebiet,
welches vermutlich unter Einwirkung eines starken Sternenwindes und einer verdamp-
fenden zirkumstellaren Scheibe zustande kam.
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Beobachteransicht

AusfluRenden

lonisierte Schale

Staubfreie Hohle

Zum Beobachter

—>

Dichter, kalter Staub eschockter Rand

Weniger dichter, der Wolke

umgebender Staub

Alterer O-Stern (z.B. WFS)

Abbildung 8.10: Skizze von G5.89. Das grof3e Teilbild zeigt eine Seitenansicht, der Beobach-
ter liegt hier rechts. Der kleine Bildeinsatz rechts oben zeigt die Ansicht, wie sie sich dem
Beobachter darstellt. Dort sind nur die AusfluBenden sichtbar, wie dies durch Schockangeregte
Hs2(1 — 0)S1-Emission zu erwarten ist. Der gestricheliel&he Teil der ionisierten Schale ist

dort nur im Radiobereich sichtbar.

¢ Dieser Wind kann auch den Antrieb der gefundenen Aassirig und die hohe Expansi-
onsgeschwindigkeit der Sphe erkéiren helfen.

e \on einer Scheibe im Inneren von G5.89 existiert zuweilen keine Spur.

e Der Staub umlagert die ionisierte SpR; ihr Inneres ist staubfrei. Umgekehrt tritt, wie
erwartet, lonisation innerhalb des Staubgebietes nur unmittelbar an der Grenzschicht zur
staubfreien Schale auf.

e Die Kugelsymmetrie wird durch kanalartiggffnungen nach Norden undu8én gebro-
chen.

e Durch dieseDffnungen entstitnt ein AusfluR, der beim Auftreffen auf umgebendes Ma-
terial Hy(1 — 0)S1-Emission erzeugt.

e G5.89 entstand in einer grol3en Wolke dichten, kalten Staubes. Diese Wolke wird jetzt
von G5.89 ebenso wie von anderen in dahi ‘befindlichen Sternen weiter zerst™

e Die Wolke liegt (zum Teil) zwischen der Erde und G5.89 und verdecktudibcdie Hilfte
des Objektes.
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Kapitel 9

Einordnung und Ausblick

In dieser Arbeit wurden die Ergebnisse einer Kampagne vorgestellt, die erstmals AO-Systeme
zur Beobachtung ultrakompakteriHsebiete einsetzte. Dabei stellte sich heraus, dal3 die Nut-
zung derartiger Systeme unabdingbar ist, wenn drastische Fehlinterpretationen vermieden wer-
den sollen (siehe Abb. 9.1).

Erstmals konnte der stellare Inhalt eines UKHG eindeutig identifiziert werden. Demnach
ist klar, daf3 bereits in derdhen Phase der UKHG ganze Sternhaufen zur lonisation beitragen
konnen. Die Anordnung einiger Einzelsterne entlang der lonisationsfront legt dabei nahe, daf3
die Entstehung dieser Sterne beim Auftreffen der Front auf Inhomagenitier umgebenden
molekularen Materie ausgedt worden ist. Demnach sind auch innerhalb des nux@.Bpc
grolRen Gebietes G45 bereits nicht-gleichzeitig Sterne entstanden. Zumindest ein Kamdidat f~
ein extrem junges Objekt liegt mit der QueNHR2 vor. Weiterhin findet sich kein Anzeichen
daflir, daR die kometarische Form durch Relativbewegung entstandenaseitek Vielmehr
scheint die Form durch die vorher existierende Malelolke vorgegeben gewesen zu sein, de-
ren Rand jetzt durch den dort entstandenen jungen Sternhaufen ionisiert wird. Der Sternhaufen
G45 scheint keinerlei Sterne mit Spektraltypeatspals BO NAHR zu enthalten - obwohl die
Reichweite der gezeigten Beobachtungen ausreicledeaysolche Sterne zu entdecken. Aller-
dings kbonnen masseinere Sterne eventuell in einem Entwicklungsstadium vorliegen, wo sie
noch nicht im nahen Infrarot sichtbar werden. Die grundlegeXuigichkeit mit dem Trape-
ziumhaufen im Orion ist ein Argumenaf'die These, daf? die Entstehung massereicher Sterne
grundsitzlich in derartigen Haufen stattfindet.

9.1 Drei Regionen - Grundverschieden oder gleich?

Ausgewvahlt wurden die drei @Sentierten Objekte nicht zuletzt aufgrund ihrer unterschiedli-
chen Klassifizierungen durch WC89. Dennoch zeigt sich, daf? das am weitesten entfernte Ob-
jekt G45 ein junger Sternhaufen ist, wohingegen sich die beiden anderen als Mitglieder solcher
Haufen herausgestellt haben. Es wurde dargelegt, dal3 das zu G508@g&ebiet eine G45
vergleichbare Ausdehnung hat. G5.89 sellmtandls eine Einzelquelle in G45 denkbar. Ebenso
wurde abgesdatzt, dald ein G5.97-artiges Objekt in G45 als eine Radiospitze auftaucinda,w”

wie sie dort mehrfach beobachtet werden. Obwohl mit nur drei bislang untersuchten Objekten
noch keine allgemeingtige Aussage getroffen werden kann, deutet sich an, da3 UKHG in

95
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der Regel selbst von mehreren Sternen gebildet werden, oder aber zumindest durch einzelne
Mitglieder junger Sternhaufen.

Sollen den Gebieten die in Kapitel 2 vorgestellten Modelle zugeordnet werden, so ist der
Fall von G5.97 am einfachsten: Das Gebiet wurde eindeutig als eine extern verdampfte Scheibe
identifiziert. G5.89 entspricht den Blasenbildungsmodellen. Eine Druckstabilisierung tritt of-
fensichtlich nicht auf, die Blase expandiert sogar noch schneller als frei. Daher stellt auch die
Nichtbewnicksichtigung des Lebensdauerproblems durch die Blasenmodelle kein Problem bei
der Zuordnung dar. Am schwierigsten ist die Einordnung von G45. Wie bereighatywonnen
die beiden anderen Quellen durchaus mit Einzelobjekten innerhalb von G45 verglichen werden,
daher treffen hier vermutlich verschiedene Modelle zu. Die Perlenkette entlang der lonisations-
front und der daraus resultierende Verdacht auf induzierte Sternentstehung lal3t vermuten, dal3
die Front hier auf dichte Materie traf, ihre Expansion also durch Druck gebremst wurde. Wie in
den entsprechenden Modellen vorhergesagtnken die Inhomogeratén, die zur sequentiellen
Sternentstehungifirten, dabei durch das Ausbreiten der Front selbst entstanden sein. Ein Hin-
weis auf Bewegung gegahér der Umgebung besteht aus den hier vorgestellten Daten nicht,
eine solche ist auch zur E#dling nicht notwendig. Das Bugwellenmodell findet also prak-
tisch als einziges keine Anwendung auf eines der vorgestellten Objekte. Inwieweit innerhalb
von G45 noglicherweise auch champagnerfluRartige Expansion eine Rolle spielt, bleibt durch
Geschwindigkeitsuntersuchungen zarei, bzw. im Falle von G5.8&bzuwarten® (s.u.).

9.2 Lebensdauer - kein Problem!

Das Lebensdauerproblem resultiert aus einem Zahlenvergleich zwischen der Beobachteten An-
zahl der UKHG und jener der O-Sterne insgesamt. Das Anzalditart Sollte identisch mit

dem Verlaltnis der Lebensdauern der beiden Objekttypen. Dieser Vergleich wird hiaclzsin”
durch G5.97 in Frage gestellt: Dieses Objekt ist streng genommen gar kein UKH&zlks™

liegt die erwartete Lebensdauer der extern verdampften Scheiben auch noch in der aus dem
Anzahlvergleich @ir UKHG erwarteten Gaf3enordnung. Andererseits weist G5.97 alle Charak-
teristika eines UKHG auf - weitere derartige Identifikationemkien also zur,Entlastung®

der Statistik beitragen und so das Lebensdauerproblem verkleinern. Bei G5.89 liegt der Fall
umgekehrt: Das Objekt expandiert so schnell, dal3 es bei Beibehaltung der getipwGe-
schwindigkeit bereits in etwa 2000 Jahren kein UKHG mehr sein wird. Das liegt zwar immer
noch deutlichuber der Lebenserwartung von Astronomen, trotzdem bleibt die Beobachtung
dieses Objektes unmittelbar spannend: Die expandierende Schale sollte vorher auf die dichte
Wolke kalten Staubes treffen — sofern diese nicht wesentkttenan der Erde liegt als G5.89.

Die Wechselwirkung mit dem Wolkenmaterial wird dann vermutlich die Expansion bremsen
und noglicherweise wird eiralinliches Painomen auftreten wie in G45: Die Bildung von In-
homogenidaten am Wolkenrand und/oder deren Kollaps mit nachfolgender sakem8tern-
entstehung. Auf jeden Fall aber sollte aus der Wolke verdampfendes Gas dann neue Maxima
der Frei-frei-Emission erzeugen. Zusammen mit der Umgebung ist das Gebiet bereits jetzt mit
G45 vergleichbar. G45 selbst hat vermutlich schon eine weitgehende Expansion hinter sich, wie
die ausgedehnte BrEmission und auch die Radiokarte von\MWER & Mitarb. (1996) zeigen.

Hier ist vermutlich dasui’ G5.89 angedachte Szenario bereits eingetreten und die lonisation
von zufllig verteiltem Umgebungsmaterial hat ein neues Kerngebiet geschaffen, daf3 jetzt noch
als UKHG identifiziert wird. Somit tritt auch hier kein Lebensdauerproblem auf, weil die Sum-
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me der beteiligten Sterne und die Wechselwirkung mit der Materieverteilung in der Umgebung
immer wieder neue UKHG entstehaf3l:

9.3 Die Rolle des Staubes in UKHG

Bei den zwej,IR-ausgedehnten” Objekten G45 und G5.89 zeigt sich hinsichtlich der Staubver-
teilung ein unterschiedliches Bild: &tirend in G5.89 die ionisierte Schale klar von der mit war-
mem Staub geillten abgegrenzt ist, scheint in G45 ionisiertes Gas und warmer Staub vermischt
zu sein. Allerdings wurde abgesatat, dal? die UV-Strahlung der beobachteten 15 Sterne (wo-
von allerdings nur &ber die Zweifarbenphotometrie als massereiche Sterne identifiziert sind)
nicht ausreicht, um die bestimmte Staubmasse zu durchdringen. Daher liegt vermutlich auch
bei G45 eine Entmischung von ionisiertem Gas und warmem Staubes vor, nur ist disuhgfl”

im MIR noch nicht hoch genug um dies in der Entfernung von 6.6 kpdmuprtifen. Der Staub
begrenzt also durch seine Absorption die Ausdehnung der UKHG und stellt gleichzeitig ein
Reservoir bereit, aus dem neues Ghsrausgedampft’ und dann ionisiert werden kann. Bei
G45 lkonnte auch die scheinbare Mischung von ionisiertem Gas und warmem Staub durch einen
Projektionseffekt zustande kommen - die Komponentanew dann nicht vermischt, sondern
lagen vom Beobachter aus gesehen hintereinander.

9.4 Die Ausstibmung von G5.89

Laut CHURCHWELL (1998) konnte bislang kein treibender Stern einer Aosstrig aus UK-

HG identifiziert werden. Dies ist auch jetzt nicht gelungen, da der Zentralstern von G5.89 nicht
abgebildet werden konnte. Allerdings macht die Lage der als AusfluRenden interpretierten H
Emissionsgebiete auf einer Achse mit G5.89 einen anderen Ursprungsort unwahrscheinlich.
AulRRerdem zeigen die hochangEnden NIR-Aufnahmemhnlich wie die 2 cm-Radiokarte, daf
nach Norden hin ein Bruch in der schalenfiigen Geometrie vorliegt (die Radiokarte zeigt
einen zweiten Bruch im@&Ien). Somit scheint ein Ausbrechen deo8tunhg aus der Schale an
dieser Stelle plausibel. Die Nicht-Detektion einer Scheibe innerhalb von G5.89 im cm-Bereich
laRit eine solche als Antriebs- und Kollimationsmechanismusli€ Ausstomung ausschei-

den. Somit beobachtet man entweder nurldierbleibsel einer frfieren Ausstinhung, oder

aber ihre,Nachfahren“: Mglicherweise stiint, vom Sternenwind zazlich angetrieben, hei-

Res Gas aus dem Inneren der &hdurch di€dffnungen nach auen und reifl’t dabei Umge-
bungsmaterie mit in die Simung. Dies wide auch die schlechte Kollimation und die daraus
resultierenden unterschiedlichen beobachteten Orientierungen derusigy erkéiren.

9.5 Ausblick

Zur endgiltigen Klarung der Entstehungsphasen und -Mechanismen massereicher Sterne ist es
noch ein weiter Weg. Zuathst mul3 die Anzahl der beobachteten Quellealgnivérden. Dabei
muf3 unbedingt mit so hoher AoBung wie noglich gearbeitet werden: Abb. 9.1 zeigt die drei
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Abbildung 9.1: K’- Bilder von G45 (A), G5.97 (B) und G5.89 (C). Diese Bilder haben eine
Auflosung von 1. Diese nominelle Auisung wurde zum Zeitpunkt der Beobachtungen nach
DIMM-Angaben an den anderen Teleskopen auf La Silla erreicht.
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Objekte, wie sie bei der Beobachtung unter normalen atnasggainen Bedingungen beobach-

tet worden varert. Es hitten demnach die ionisierenden Quellen von G45 nicht identifiziert
werden lonnen (man vergleiche dieses Bild von G45 insbesondere mit der Erscheinungsform
von G29.96-0.02 - dort wollen ¥'soN & Mitarb. (1997) das Pendant der hellen Quelle hinter
dem Bogen als ionisierenden Zentralstern identifiziert haben!). G5.97 ist zwar auch in den ech-
ten AO-Daten nicht aufgekt, jedoch sollte unter etwas besseren Bedingungen ein AO-System
in der Lage sein, die Bugbogenstruktur und eventuell auch den ionisierten Schweif zu zeigen.
In G5.89 zeigt sich bei einer Auffung von 1 kaum eine Abweichung von der Gestalt im
MIR. Nur die Verschiebung des Emissionsmaximumsde so auf die ordliche Offnung in

der Schale hindeuten. Es stellt sich die Frage, wie die MIR-Daten bei einer den AO-Bildern
vergleichbaren AufiSung ausatien.

Zur unmittelbaren Weitedtirung der Arbeit stellt sich also nicht nur die Aufgabe, die
Anzahl der beobachteten Objekte zuarhii, sondern auch den Wellangenbereich zu ver-
gréRern, der mit hochawufsenden Techniken abgedeckt wird. Dies ist bei den Schmalbandbe-
obachtungen in Brund H,(1 —0)S1 unmittelbar umsetzbar. Da nunmehr das ¥ti&r ESO in
Betrieb ist, kann in naher Zukunft auch bei; L@ mit einer Aufisung von 03 gerechnet wer-
den. Riumlich aufbsende Spektroskopie z.B. mit Fabry-Perot Interferometern wird Aufschluf3
Uber die Kinematik der Objekte geben undidi, inwieweit Modelle anwendbar sind, die eine
Bewegung der UKHG gegeibér den umgebenden Medien voraussetzetm4DEN & H OARE
(1996) haben dieauf"'G29.96-0.02 demonstriert. Ebenso werden Polarisationsbeobachtungen
weitere Informationen zur Staubverteilung liefern undrkfi, ob die Staubverteilung in G45
klumpig ist, oder ob der warme Staub ein Gebiet heifl3en, ionisierten Gases umgibt. Zur Ana-
lyse von so gewonnenen Daten stehen jetzt 3D-Strahlungstransportprogramme azguivgrf”
die beliebige Anordnungen verschiedener Strahlungsquellen und Staubverteilungen zulassen
(WoOLF & Mitarb. (1998)).

Vollkommen unzureichend ist die AoBung im mm-Bereich. Das Beispiel G5.89 zeigt,
dal’ hochaufisende Informationen bei diesen Welkemdjen unmittelbar notwendig sind, um die
Verteilung des kalten Staubes in der unmittelbaren Umgebung der UKHG zu erkennen. Auch
bei G45 sind diese Informationen dringend notwendig, um die Druck- und Dichtdtragsée
entlang der lonisationsfront zu bestimmeuar Rérdliche Quellen stehen hienfgeeignete Inter-
ferometer zur Verigung, fir Sidliche Quellen muR auf das aukftige LSA® gewartet werden.
Allerdings befindet sich dieses Instrument noch in der Planungsphase. Da nunmehr aber auch
auf der Nordhalbkugel auf dem Calar Alto ein deutschen Astronomen problemlasgliaies
AO-System zur Vedgung steht, kann mit der Komplettbeobachtung eines neuen Ensembles
von UKHG in allen Wellerdihgenbereichen inlze begonnen werden.

LAuf La Silla tiberwachte der DIMM (Differential Image Motion Monitor)estdig das Seeing, es lag in jener
Nacht bei 1.

2Very Large Telscope, Hauptspiegeldurchmesser 8m

3Large Southern Array
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Anhang A

Filter
Band \ Instrument A (um)  AM (um)  Nullpunkt (Jy)
HS HST/PC2 0.4865 0.00249 -
[Om] HST/PC2 0.5012 0.00268 -
Hao HST/PC2 0.6562 0.0022 -
[Ne 1] HST/PC2 0.6590 0.00285 -
[S ] HST/PC2 0.6733 0.00472 -
F814W HST/PC2 0.8269 0.1758 -
J ADONIS(S) 1.253 0.296 1660
H ADONIS(S) 1.643 0.353 1050
K’ ADONIS(S) 2.154 0.323 660
Bry IRAC2b 2.164 0.037 -
Brv cont. IRAC2b 2.148 0.037 —
Bry MAGIC 2.166 0.022 —
Brv cont. MAGIC 2.220 0.022 —
Hy(1 — 0)S1 IRAC2b 2.121 0.039 -
H>(1 — 0)S1 cont. IRAC2b 2.105 0.037 -
L ADONIS(C) 3.480 0.590 280
L TC-MIRC 3.8 0.6 280
[Siv] TIMMI 10.6 0.4 -
N MANIAC 10.5 5.0 42
11.7pum SpectroCam 10 11.7 1.0 42
[Nell] TIMMI 12.8 0.4 -
Q MANIAC 21.0 5.0 9.9

Tabelle A.1: Bezeichnungen und Charakteristika der verwendeten Filter und in dieser Arbeit
verwendete FluRnullpunkte zur Magnitudenkalibration (FIuR3 in Jy eines Sterns nullter Magni-

tude)
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Anhang B

Die Richardson-Lucy-Entfaltung

Ausgegangen wird von der Abbildungsgleichung 3.10. Im diskreten Fall, d.h. wenn Bild und
PSF in Form von Pixeln vorliegen, schreibt sich diese als

B(#) =Y PSF(& - i)O(i). (B.1)

Darin bezeichneP SF (% — /) den Anteil des Lichtes, welcher aus dem Pixel amf@stammt

und aufgrund der Abbildungsoptik im Pixel an der Stellankommt. Die Pixelkoordinateri

und i bezeichnen als zwei-elementige Vektoren die Position des Bildelementes auf dem De-
tektorchip.O und B sind wie in Gl. 3.10 die Objekt- und Bildintenatsverteilung. Nach der
Poissonstatistikist die Wahrscheinlichkeit, in einem Pixel di@a&lfateN zu messen, wenn der
ErwartungswertV ist, durch

6—1\7]\7N
N!

gegeben. Die Gesamtwahrscheinlichigiin jedem Pixel die ZhlrateD (%) vorzufinden, wenn
der Erwartungswert durcB (%) gegeben ist, liegt dann bei

(N | N) =

(B.2)

InL = D(#WB(%) — B(Z) — InD()!. (B.3)

Nach RCHARDSON (1972) und Wcy (1974) wird diese Wahrscheinlichkeit maximiert. Der
Maximalwert ist erreicht, wenn alle partiellen Ableitungen VonachO () verschwinden:

olnL
00(7)

~ 0 (B.4)
DAy
Xf: [B(f)] PSF (7 —79)

Daraus &3t sich die Iterationsvorschrift konstruieren, die aus der momenj&obgitzobjektin-
tensititsverteilung” zur achsten, verbesserteuhirt:

Y PSE(T — ) 5.2

Ot () = O =5 pgri—7

(B.5)

tAuch wenn der Photneneinfall auf die Pixel nicht er Poissonstatistik folgt, funktioniert das Verfahren!



v ANHANG B. DIE RICHARDSON-LUCY-ENTFALTUNG

Dabei istD,, gegeben durch_ . O, (%) PSF (7 — ), also die augenblickliche Satzung fir das
gemessene Bild. Gl. B.5 ist normiert, d.h. die Gesamtintatisit Bild bleibt erhalten. Die Mo-
difikation bei der Entfaltung der Daten zu G45 bestand darin, in B.5 anstell®¥dn( & — )

eine schmalere Gauf3funktion zu verwenden (Nur in der Gleichung, nicht zur Bestimmung von
D,"). Dadurch werden eng benachbarte Strukturen bei der Iteration wenigey,\&ankscht’.

Nach erfolgreicher Konvergenz ist dann Gl. B.5 trotzdemlirfSo dal3 das Ergebnis eine rea-
listische Schtzung der ObjektintensitSverteilung darstellt.



Anhang C

Vorhersage desBrv Flusses aus
cm-Beobachtungen

Um die Extinktion entlang der Sichtlinie zu einer Quelle zu erhalten, kann der aus dem Emissi-
onsmald vorhergesagte Flufl3 in der Rekombinationslinjenidt dem real gemessenenBFIul3
verglichen werden. Das Emissionsmal? wird dabei aus Beobachtungen bei cm-&igisn|”
bestimmt. Da die Radiokarten von&®D & CHURCHWELL (1989b) als FluR3karten vorlagen,
wird zuréchst auf die Antennentemperaiyrzuniickgerechnet:

_5,107%¢2

T, = c.1
b 02k, (€.1)

(z.B. ROHLFs, 1990).

2, gibt den Raumwinkel der synthetisierten Keuleéni,st die FluRdichte in mJpeam . ¢
ist die Lichtgeschwindigkeif; die Boltzmann-Konstante unddie Frequenz, bei der beobachtet
wird. Das Bild wird in dieser Form auf die Pixelgfsé und Dichte des B¢Bildes uminterpoliert.
Dann wird Ausdruck C.1 kombiniert mit

Ty=T.(1—e") (C.2)
und
=211 x 107"y EMa(v, T), (C.3)

worin 7 die optische Tiefe angibf,, die Elektronentemperatuf; M/ das Emissionsmal} und
einen Korrekturfaktor der @f¥enordnung 1 (MzZGER & HENDERSON 1967). Durch Einset-
zen ergibt sich das Emissionsmal} zu

T,
EM = 4.72a7'T}*v*! In (ﬁ) . (C.4)
Nach GsTERBROCK(1989) kann daraus der B+lul’ zu

Vv
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Q
Sgr, = 0.9hg,. o8 Bl gy (C.5)

berechnet werden. Der Faktor 0.9 beinhaltet die Annahme, daf3 der Nebel nur zu 90% aus
Wasserstoff besteht, der restliche Anteil aus Heliunm. &g‘;f , welches dieUbergangskoef-
fizienten und die Niveaupopulationebér eine Temperatur;hhgigkeit zuammenfal3t, geben
HUMMER & STOREY (1987)

a%f,fv = 6.48 x 10711100 (C.6)

an. Der Raumwinkelg, ist nun die Pixelgol3e des By-Bildes.

Angemerkt werden muf3, daf3 diese Art der Vorhersage nicht angewandt werden kann in Ge-
bieten, wo die Radioemission nicht aus ruhendenrGEbieten stammt, sondern von ionisierten
Winden. Im letzteren Fall kommt Strahlung der Frequenmmer aus einem Kern mit dem
RadiusR(v). Dadurch ergibt sich ein charakteristischer Spektralverlaufpnit 1. Bei den
hier behandelten Gebieten liegt aber ein solcher Verlauf nicht vor, auch in dem offensichtlich
stark vom Sternenwind beeinfluR3ten Gebiet G5.89 wurde daher klassische Frei-frei-Emission
angenommen.
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