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”
Mein eigener K¨orper, bestehend aus Atomen, die im Kernfeuer l¨angst zerplatzter

Sonnen zusammengebacken wurden? Es l¨aßt zugleich staunen und mulmig wer-
den, es gibt diesen direkten Bezug, der mich mit allem verbindet, mich eingebettet
sein läßt in das gesamte, g¨anzliche, volle und lebendige Universum. Sterne, Mil-
lionen Kilometer weit, extra f¨ur unsere Nervenzellen? Was f¨ur ein Aufwand für
ein so komplexes Gebilde, Menschen, die ja auch nur aus einem H¨auflein Materie
bestehen!

Es gibt direkte Verbindungen! Das haben die Physiker mit ihren Fernrohren her-
ausgefunden. Es h¨angt alles zusammen auf diese fast aberwitzige Weise. Die Er-
klärbarkeit dieser Dinge l¨aßt 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 Sch¨onheit, Fremdartigkeit und Weite und regt bei den
Menschen das Nachdenken ¨uber die Natur dieser Lichtpunkte und deren Relation zur eige-
nen Existenz an. So entstand als eine der ¨altesten Wissenschaften die Astrologie und sp¨ater
die Astronomie. Heute besch¨aftigt 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 Entstehungsprozeß
sehr massereicher Sterne. Manche m¨ogen derartige Probleme als unbedeutend f¨ur ihr tägliches
Leben oder das Leben auf unserem Planeten ¨uberhaupt ansehen, aber zumindest letzteres sind
sie sicher nicht! Die massereichen Sterne haben gewaltigen Einfluß auf die Entwicklung von
Galaxien und auch auf alle anderen Sterne. Es gibt Theorien, die besagen, daß ohne die in der
ersten Generation massereicher Sterne gebildeten schweren Elemente ¨uberhaupt keine weite-
ren Sterne, sicher aber keine Planeten wie die Erde und kein Leben im Universum zu finden
wäre. Sie sind ein unverzichtbares Glied in der Kette vom Urknall bis zur Geburt des ersten
Menschen. Der Wunsch, ihr Entstehen zu verstehen, entspricht, etwas weitgefaßt zwar, aber
letztlich unvermeidlich, der Suche nach dem eigenen Ursprung.

1.1 Sternentstehung – Massearme und massereiche Sterne

Der Entstehungsprozeß von Sternen gilt heute als recht gut verstanden. Allerdings trifft dies
nur für relativ massearme Sterne zu, wie zum Beispiel unsere Sonne. F¨ur derartige Sterne
gibt es eine Art Standardmodell; es wird z.B. in SHU & Mitarb. (1993) und BECKWITH &
SARGENT (1996) zusammengefaßt. Demnach vollzieht sich die Entstehung eines Sterns in
mehreren Phasen: Gas und Staub aus interstellaren Molek¨ulwolken verdichtet sich unter der
Wirkung der eigenen Gravitation und bildet dabei einen oder mehrere Molek¨ulwolkenkerne
(Fragmentationsprozeß). Wenn diese eine hinreichend große Masse erreicht haben, reicht der
stabilisierende thermische Druck nicht mehr aus (Jeans-Kriterium), und der Kollaps beginnt
von innen nach außen (Abb. 1.1A). Dabei plattet das Wolkenfragment wegen der beim Kollaps
stark anwachsenden Zentrifugalkr¨afte (!2R � R�3) senkrecht zur Rotationsachse ab. Im Zen-
trum entstehen dann ein oder mehrere Protosterne, umgeben von jeweils einer protostellaren
Scheibe (TSCHARNUTER & B OSS, 1993).Über diese Scheibe wird dem Stern weiter Mate-
rie zugeführt (Akkretionsprozeß), gleichzeitig f¨uhrt die Scheibe Drehimpuls von innen nach

1
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Abbildung 1.1: Die Phasen der Entstehung massearmer Sterne. Die Zeitspannen der jeweiligen
Phase sind mit angegeben.A: Eine Molekülwolke kollabiert von innen nach außen und ein
dichter Kern bildet sich.B: In dem Kern entsteht ein Protostern samt umgebender Scheibe.C:
In der bipolaren Ausflußphase str¨omt Materie entlang der Drehachse aus dem System ab und
führt dabei Drehimpuls mit sich.D: In den Resten der zirkumstellaren Scheibe entsteht ein
Planetensystem.

außen und verhindert so, daß die Entwicklung des Sterns durch zu starke Fliehkr¨afte beein-
trächtigt wird. Diese Phase dauert etwa 105 Jahre (Abb.1.1B), bevor ein starker Wind entlang
der Rotationsachse aus dem System ausbricht und die bipolare Ausflußphase beginnt (siehe
z.B. FUKUI & Mitarb., 1993) (Abb.1.1C). Der Ausfluß f¨uhrt zusätzlich Drehimpuls aus dem
System heraus. Desweiteren werden in dieser Phase in der Akkretionsscheibe die Grundsteine
(oder besser gesagt die Grundstaubteilchen) f¨ur eine sp¨atere Entstehung von Planeten gelegt
(siehe z.B. BECKWITH & Mitarb., 1999; BLUM & Mitarb., 1996). In der letzten Phase ¨offnet
sich der Winkel der anfangs polaren Ausstr¨omung. Schließlich wird der Materiezustrom in der
Äquatorebene gestoppt. In den Resten der Akkretionsscheibe, die nun z¨ugig durch Wind- und
Strahlungsdruck des Sterns zerst¨ort wird, findet die Entstehung der Planeten ihren Abschluß
(Abb.1.1D). Die Grundz¨uge dieses Modells sind mittlerweile durch Beobachtungen gesichert.
So sind zum Beispiel zirkumstellare Scheiben durch MCCAUGHREAN & O’D ELL (1996) mit
Hilfe des Weltraumteleskops Hubble erstmals direkt nachgewiesen worden und auch moleku-
lare Ausströmungen sind in großer Zahl durch verschiedene Gruppen (siehe Literaturhinweise
in FUKUI & Mitarb., 1993) beobachtet worden. W¨ahrend auf diesem Gebiet heutzutage Detail-
fragen bearbeitet werden, wie die Grundlagen der Planetenentstehung in den zirkumstellaren
Scheiben oder m¨ogliche Antriebsmechanismen f¨ur die Ausströmungen, 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 masse¨armeren Br¨udern sehr kurz, so daß sie einen erheblichen Teil ihrer Exi-
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stenz eingebettet in der Ursprungsmolek¨ulwolke verbringen. WOOD & CHURCHWELL (1989a)
schließen aus Beobachtungen, daß 15% aller O-Sterne in Molek¨ulwolken eingebettet sind, aus
denen sie vorher selbst entstanden. Sterne vom Spektraltyp O verbringen also 15% ihres Lebens
in derartigen Wolken. Andere Sch¨atzungen gehen davon aus, daß massereiche Sterne m¨ogli-
cherweise ihr ganzes Leben eingebettet bleiben (BEECH & M ITALAS, 1994).

Der Strahlungsdruck eines protostellaren Kerns von etwa zehn Sonnenmassen auf einfallen-
de Gas- und Staubteilchen reicht aus, den Masseneinfallsprozeß zum Erliegen zu bringen und
begrenzt so die Gesamtmasse (YORKE & K RÜGEL, 1977; WOLFIRE & CASSINELLI, 1987;
NAKANO, 1989; BEECH & M ITALAS, 1994). Allerdings zeigen JIJINA & A DAMS (1996), daß
unter bestimmten Anfangsbedingungen beim Kollaps rotierender Fragmente Sterne mit bis zu
100 M� sehr wohl entstehen k¨onnen. Ihr Szenario enth¨alt allerdings einige vereinfachende und
nicht unumstrittene Voraussetzungen (STAHLER & Mitarb., 1999). Es ist daher nicht grunds¨atz-
lich verstanden, durch welchen Prozeß schwerere Sterne ¨uberhaupt entstehen k¨onnen. Akkreti-
on von Materie ¨uber eine Scheibe – deren Ebene von der Strahlung nicht durchdrungen wird,
und die sich daher selbst vor dem Strahlungsdruck sch¨utzt – kommt nur begrenzt in Frage: Wenn
die Scheibe nicht die entsprechende Morphologie aufweist, wird sie ¨uber Photoverdampfung
durch energiereiche UV-Photonen unweigerlich zerst¨ort (YORKE & W ELZ, 1996). Tats¨achlich
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 (z.B. MINIER & Mitarb.
(1998) zu NGC7583-IRS1 und CESARONI & Mitarb. (1997) zu IRAS20126+4104) und zum
Teil durch direkte Bilder im thermischen Infrarot unterst¨utzt (siehe STECKLUM (1998) zu
G339.88-1.26 und DE BUIZER & PINA (1998) zu verschiedenen Objekten). Es existieren aber
direkte Beobachtungen von Ausstr¨omungen: Das in dieser Arbeit vorgestellte Objekt G5.89-
0.39 hat einen der massereichsten Ausfl¨usse innerhalb der Galaxis (HARVEY & FORVEILLE,
1988).

Neben diesen
”
konventionellen“ Sternentstehungsmechanismen besteht die M¨oglichkeit,

daß massereiche Sterne durch Kollision von massearmen entstehen. Nach BONNELL & Mit-
arb. (1998) wird die Dynamik im Inneren dichter, junger Sternhaufen dadurch beeinflußt, daß
große Mengen Gas auf die jungen (massearmen) Sterne akkretiert werden. Dabei wird die Kol-
lisionsrate zwischen den Sternen so groß, daß die Entstehungsraten von massereichen Sternen
erklärt werden k¨onnen. Allerdings m¨ußten dann die massereichen Sterne vorzugsweise im Zen-
trum solcher Sternhaufen entstehen und entsprechend j¨unger sein, als ihre massearmen Br¨uder.

Im Gegensatz zur unverstandenen Entstehung sind massereiche Sterne ¨außerst wichtig f¨ur
die Entwicklung der Galaxien. Nicht nur durch die Supernovaexplosionen am Ende ihrer Exi-
stenz, auch schon w¨ahrend ihrer Entstehung ¨uben sie großen Einfluß auf ihre Umgebung aus.
Ihre Photosph¨arentemperatur ist hoch genug, um energiereiche UV-Photonen auszusenden und
so umgebendes Gas zu ionisieren. Dies f¨uhrt zur Entstehung von ultrakompakten HII Gebie-
ten (UKHG), kleinen Gebieten, in denen das atomare Wasserstoffgas vollst¨andig ionisiert ist.
Überschallschnelle Winde (V � 2000 km s�1) gehen von ihrer Oberfl¨ache aus und transportie-
ren Material und Impuls in das umgebende interstellare Medium. Sind dort, wie in den meisten
Molekülwolken, klumpige Strukturen vorhanden, so k¨onnen beim Durchlaufen der entstehen-
den Stoß- und Ionisationsfronten Instabilit¨aten entstehen, welche m¨oglicherweise den Kollaps
der Klumpen bewirken und so zu weiterer Sternentstehung f¨uhren (DYSON, 1993). Mittlerweile
ist auch gezeigt, daß derartige Klumpen zwangsl¨aufig bei der Ausbreitung der Ionisationsfron-
ten in das umgebende Medium entstehen (GARCIA-SEGURA & FRANCO, 1996). Tats¨achlich
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findet man O- und B-Sterne fast ausschließlich in Haufen; die wenigen Einzelexemplare ha-
ben meistens ihren Ursprungsort ebenfalls in den Zentren dichter Ansammlungen (CLARKE &
PRINGLE, 1992).

1.2 Ziel der vorliegenden Arbeit

Wie bereits erw¨ahnt, bildet sich kurz nach seiner Entstehung um den massereichen Stern ein
Gebiet, in welchem der Wasserstoff vollst¨andig ionisiert ist. Solche UKHG sind die ersten be-
obachtbaren Anzeichen f¨ur einen jungen massereichen Stern. Es sind kleine (D � 0:15pc)
Gebiete mit hohem Emissionsmaß (EM � 107 pc cm�6) bzw. hoher Elektronendichte (ne �
104 cm�3) (HABING & I SRAEL, 1979). Ihre Leuchtkraft ist vom infraroten Bereich des Spek-
trums bis hin zu Radiowellenl¨angen sehr groß, im visuellen sind sie dagegen aufgrund der
umgebenden Staubmassen nicht beobachtbar. Allerdings gibt es eine Ausnahme: Wird das UK-
HG nicht intern, sondern durch ¨außeren Einfluß ionisiert, so sind die umgebenden Staubmassen
bereits verschwunden. Es besteht dann auch im sichtbaren Spektralbereich freier Blick auf das
Objekt.

Durchmusterungen zum Auffinden von Vorl¨aufern dieses Stadiums (MOLINARI & Mitarb.,
1996; MOLINARI & Mitarb., 1998) haben einige Kandidaten geliefert und erste Entwicklungs-
modelle vom Protostern zum UKHG existieren (YORKE, 1986; HENNING, 1990; TESTI & Mit-
arb., 1997). Diesen Modellen zufolge entwickelt sich das HII -Gebiet um den Protostern nicht
sofort, da anf¨anglich die Ionisation durch einfallende Materie unterdr¨uckt wird. Die von die-
sen, BN-artigen1 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 früheste 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 (Ionisation, Aufheizung, Verdampfung, Ausfl¨usse
und Winde) können in dieser Phase wesentliche Informationen ¨uber die Entstehung und fr¨uhe
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. Zun¨achst wird eine Darstellung der gegenw¨artigen Mo-
dellvorstellungen pr¨asentiert. Es wird gezeigt werden, daß weitere Beobachtungen n¨otig sind,
um zwischen einzelnen Modellen zu unterscheiden und das diese Beobachtungen mit neuer
Technik erfolgen m¨ussen, um schl¨ussige Ergebnisse zu liefern. Insbesondere wird dargelegt
werden, warum Infrarotaufnahmen mit sehr hoher Aufl¨osung notwendig sind. Dann wird ei-
ne Einführung in die hochaufl¨osenden Beobachtungstechniken gegeben. Besonders betont wird
hierbei die Technik der adaptiven Optik (AO), mit deren Hilfe ein Großteil der Daten f¨ur die-
se Arbeit gewonnen wurde. Schließlich erfolgt die Pr¨asentation der Beobachtungsergebnisse
von drei UKHG, die mit dieser Technik, sowie erg¨anzend 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
ergänzende Diskussion gef¨uhrt, die die Einordnung in die bestehenden Modelle bzw. deren not-
wendige Erweiterungen darlegt. Abschließend werden die aus den Beobachtungen gewonnenen
Erkenntnisse noch einmal zusammengefaßt und ihre Bedeutung f¨ur die Modellvorstellungen

1Nach BECKLIN & N EUGEBAUER(1967)
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von UKHG hervorgehoben. Es folgt ein Ausblick, der die notwendige Weiterf¨uhrung der For-
schung auf diesem Gebiet unterstreicht und die Richtung f¨ur diese Fortsetzung vorgibt.
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Kapitel 2

Ultrakompakte H II -Gebiete

Schalenförmig (4%)Kometarisch(20%)

(43%)
Kern-Halo (16%) Sphärisch, unaufgelöstIrregulär,  mehrere

Maxima (17%)

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

Die erste große kartographische Himmelsdurchmusterung nach UKHG wurde in einer grund-
legenden Arbeit von WOOD & CHURCHWELL (1989b – hiernach als WC89 bezeichnet) ver¨offent-
licht. Sie beobachteten ein Ensemble aus 75 Objekten mit dem VLA1 bei cm-Wellenlängen
mit einer Winkelaufl¨osung von 0:004. Aus dieser Durchmusterung stammt die Klassifizierung
nach morphologischen Erscheinungsformen im Radiobereich: Demnach sind 43% aller UKHG
sphärisch oder k¨onnen vom VLA nicht aufgel¨ost werden, 20% erscheinen kometarisch, 16%
als ein Kern mit Halo, 4% schalenf¨ormig und 17% haben eine irregul¨are Struktur mit mehreren
Emissionsmaxima (siehe auch Abb. 2.1). Sp¨atere Durchmusterungen (KURTZ & Mitarb., 1994)
haben leicht abweichende Verteilungen entdeckt, aber die grundlegende Einteilung blieb stets
erhalten.

1Very Large Array, Radiointerferometer aus 27 Antennen mit einem Abstand von maximal 36 km in New
Mexico, USA

7
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2.1 ”Klassische“ UKHG – Die Strömgren-Spḧare

2.1.1 Entwicklung der klassischen UKHG

Wenn ein O-Stern im Kern einer Molek¨ulwolke beginnt, UV-Photonen abzustrahlen2, bildet sich
eine Ionisationsfront aus. Diese expandiert und f¨ullt in kurzer Zeit – nach DYSON & W ILLIAMS

(1980) dauert dies nur wenige Jahre – die Anfangs-Str¨omgrensph¨are aus. Deren Radius betr¨agt
im staubfreien Fall

ri =

�
3N?

c

4�nenH�

�1=3

: (2.1)

Darin sindN?
c die Rate der vom Stern ausgesandten Lyman-Kontinuumsphotonen,ne die An-

zahldichte der Elektronen,nH die der Wasserstoffteilchen und� der Rekombinationskoeffizient.
Der typische Wert liegt bei� 0:051pc (WC89)3. Wird ein Teil der UV-Strahlung durch Staub-
teilchen absorbiert, so verringert sich dieser Radius. Durch die Ionisation des kalten, dichten,
neutralen Gases steigt dessen Druck dramatisch an. In Abwesenheit weiterer Kr¨afte expandiert
dieses Gas solange frei, bis ein Gleichgewicht mit dem umgebenden Ausgangsdruck wieder-
hergestellt ist. Betr¨agt die Elektronentemperatur im PlasmaTe, und liegen in der Umgebung die
Anzahldichten0 und die TemperaturT0 vor, so gilt für die erreichte Anzahldichtenf im Plasma
nach Herstellung des Gleichgewichts4

nf =
2Te
T0

n0: (2.2)

Setzt man dies in 2.1 ein, so ergibt sich f¨ur den Endradius der Str¨omgrensph¨are

rf =

�
2Te
T0

�2=3

ri: (2.3)

Für den zeitlichen Verlauf des Radius geben DYSON & W ILLIAMS (1980)

r(t) = ri

�
1 +

7cit

4ri

�4=7

(2.4)

an, wobeici die Schallgeschwindigkeit im ionisierten Gas (� 10 km s�1) bezeichnet. Somit
sollte ein UKHG stets sph¨arisch sein und die Bestimmung seines Durchmessers w¨are zugleich
eine effektive Altersbestimmungsmethode. Von der sph¨arischen abweichende Morphologien
könnten allenfalls durch nicht-isotrope Verteilungen des umgebenden Gases entstehen.

2.1.2 Unzul̈anglichkeiten der klassischen Vorstellung

Eines der gr¨oßten Probleme des oben angenommenen Szenarios ist die Zeitskala in Gl. 2.4. Sie
sagt voraus, daß es bis zum Erreichen des maximalen Radius’rf = 86ri (Für typische Werte

2Hierunter seien in dieser Arbeit Photonen verstanden, die Wasserstoff einfach ionisieren k¨onnen, also eine
Wellenlänge kürzer 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

5�104 cm�3 voraus.
4Der Faktor 2 in der Gleichung ber¨ucksichtigt die Verdopplung der Teilchenzahl bei der vollst¨andigen Ionisa-

tion des Wasserstoffgases.
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von Te = 104 K undT0 = 25K) etwa 3�106 Jahre dauert. Dies entspricht etwa der Hauptrei-
henlebensdauer eines Sterns vom Spektraltyp O6. Allerdings ¨uberschreitet die Region einen
Durchmesser von 0.15 pc bereits nach� 1:6� 104 Jahren und w¨urde 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 gesch¨atzt sollten demnach innerhalb der Galaxis
nur etwa insgesamt 120 UKHG zu finden sein. Andererseits haben WC89 bei ihrer Durchmuste-
rung, welche sich auf einen 70Æ Ausschnitt aus der galaktischen Scheibe beschr¨ankte und auch
dort nur die hellsten IRAS5-Quellen untersuchte, bereits 75 Quellen gefunden. BRONFMAN

& Mitarb. (1996) nennen 843 Quellen, die in einer CS(2-1) Durchmusterung detektiert wurden
und gleichzeitig f¨ur UKHG charakteristische IRAS-Flußverh¨altnisse aufweisen. Ber¨ucksichtigt
man ausschließlich Kriterien, die UKHG nach Farben im mittleren und fernen Infrarot iden-
tifizieren, so betr¨agt die Gesamtzahl der von IRAS entdeckten UKHG 1427. Demnach ist die
Dauer der ultrakompakten Phase erheblich l¨anger als durch Gl. 2.4 vorhergesagt, n¨amlich etwa
2�105 Jahre.

Eine weitere Unzul¨anglichkeit des einfachen Ansatzes von DYSON & W ILLIAMS (1980) ist
das Erscheinungsbild der UKHG: Im Ensemble von WC89 erscheinen nur etwas mehr als die
Hälfte aller UKHG als sph¨arisch oder nicht aufgel¨ost. Spätere Durchmusterungen von KURTZ

& Mitarb. (1994) und GARAY & Mitarb. (1993) förderten insgesamt 91 weitere Quellen zutage
mit etwas verschiedenen Anteilen der verschiedenen Morphologien, aber auch dabei gab es in
etwa der Hälfte der Fälle Abweichungen von sph¨arischen Strukturen.

2.2 Gegenẅartige Modellvorstellungen

2.2.1 Das Bugwellenmodell

Einen Großteil der Aufmerksamkeit haben die kometarischen UKHG auf sich gezogen. Bereits
WC89 spekulierten, daß die kometarische Form als eine Art Bugwelle bei der Bewegung des
Sterns durch die umgebende Molek¨ulwolke entstehen k¨onnte. Damit verl¨angert sich auch die
Dauer der ultrakompakten Phase auf die Zeit, die der Stern braucht, um die Wolke zu durchque-
ren. ErsteÜberlegungen in dieser Richtung erfolgten durch RAGA (1986), der eine ¨uberschall-
schnelle Bewegung des O-Sterns gegen¨uber dem neutralen Medium annahm. Dabei ergab sich
ein tränenförmiges ionisiertes Gebiet - was allerdings nicht mit realen kometarischen UKHG
übereinstimmt, deren Schwanz hinter der Bugwelle nicht wieder auf die Symmetrieachse zu-
sammenl¨auft. Das Modell wurde durch VAN BUREN & Mitarb. (1990) unter Ber¨ucksichtigung
dynamischer Prozesse vertieft und erkl¨art dann die parabelf¨ormige Morphologie der kome-
tarischen UKHG, die Randaufhellung im Scheitelbereich und den starken Helligkeitskontrast
an der angestr¨omten Seite des Gebietes. Das Lebensdauerproblem wird allerdings nur partiell
gelöst: Bei Geschwindigkeiten von 10 km s�1, wie sie von dem Modell angenommen werden,
legt der Stern innerhalb von 105 Jahren eine Strecke von etwa 1 pc zur¨uck. Damit kommen
nur die allergr¨oßten Molekülwolkenkerne in Frage, um die ultrakompakte Phase so lange auf-
rechtzuhalten. FEY & Mitarb. (1995) weisen auch darauf hin, daß bei einem solchen Szenario
O-Sterne nach dem Ende der (kometarischen) ultrakompakten Phase kaum noch in Haufen zu
finden sein d¨urften. Wenn Geschwindigkeiten in dieser Gr¨oßenordnung n¨amlich der Richtung
nach zufällig verteilt sind, lösen sich die OB-Assoziationen noch w¨ahrend der UKHG-Phase

5Infrared Astronomical Satellite



10 KAPITEL 2. ULTRAKOMPAKTE HII -GEBIETE

komplett auf. Zus¨atzlich kann dieses Modell nur die Entstehung kometarischer UKHG um Ein-
zelsterne erkl¨aren.

2.2.2 Die Champagnerflußmodelle

Diese Modelle setzen starke Dichtegradienten in der Umgebung der massereichen jungen Sterne
voraus, wie sie beispielsweise am Rande von Molek¨ulwolken auftreten. Entwickelt wurde das
Konzept zun¨achst von TENORIO-TAGLE (1979), weiter ausgef¨uhrt von BODENHEIMER & Mit-
arb. (1979), TENORIO-TAGLE & Mitarb. (1979) und YORKE & Mitarb. (1983). Die kometari-
sche Struktur kommt bei diesen Modellen dadurch zustande, daß sich das ionisierte Gas in Rich-
tung abnehmender Dichte schneller (und damit weiter) ausbreitet, als in der entgegengesetzten
Richtung. GARAY & Mitarb., 1994 und FEY & Mitarb., 1995) lieferten Beispiele kometarischer
UKHG, die durch dieses Modell erkl¨art werden konnten. Im Unterschied zum Bugwellenmo-
dell tritt hier keine Randaufhellung auf und entlang der Symmetrieachse ist die Emissivit¨at sehr
gering, das bedeutet die Quellen erscheinen dort dunkel. Als deutliche Schw¨ache des Modells
ist zu werten, daß es sich um ein evolution¨ares handelt, welches vorhersagt, daß sich mehr
Quellen in sp¨aten Entwicklungsstadien finden sollten, als in fr¨uhen. Um beobachtete kometa-
rische Quellen zu erkl¨aren, muß allerdings stets ein fr¨uhes 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 gef¨ullt ist (PIKEL’ NER, 1968; DYSON, 1975; CASTOR & Mitarb., 1975).
Anzeichen für derartige staubfreie Blasen wurden zum Beispiel in der Durchmusterung von
CHINI & Mitarb. (1987) gefunden. Durch solche Prozesse l¨aßt sich die Entstehung der scha-
lenförmigen UKHG erklären. Deren Randaufhellung wird laut Modell dadurch verursacht, daß
ionisiertes Gas vom Sternenwind an den Außenw¨anden zusammengetrieben wird, die beob-
achteten Profile passen gut zum Modell. Wenn ein derartiges Ph¨anomen nun in einem Gebiet
mit vorherrschendem Dichtegradienten auftritt, so werden die Blasen verzerrt und es kommt
zur Bildung kometarischer Formen6 (TOMISAKA & I KEUCHI, 1986; MAC LOW & M CCRAY,
1988). Demnach sind also schalenf¨ormige UKHG, wie zum Beispiel W3(OH) oder auch das
hier vorgestellte G5.89-0.39, enge Verwandte der kometarischen UKHG. Die schalenf¨ormigen
entstehen dann eben nur zuf¨allig in Gebieten ohne Dichtegradienten. Allerdings lassen sich
laut VAN BUREN & Mitarb. (1990) die beobachteten hohen Geschwindigkeiten des ionisierten
Gases nicht mit dem Modell erkl¨aren, weil wegen der weitgehend isobaren Entwicklung kei-
ne schnellen Bewegungen vorgesehen sind7. Das Problem der Lebensdauer wird durch diese
Modelle nicht gelöst.

6Sofern Radius und Skalenl¨ange der Dichte in der gleichen Gr¨oßenordnung liegen!
7Dieses Argument trifft allerdings nicht auf alle Objekte zu, siehe GARAY & 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 ver¨offentlicht, in denen unter-
sucht wird, wie das UKHG durch Gas aus einer den Zentralstern umgebenden zirkumstellaren
Scheibe immer wieder aufgef¨ullt 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 nach St¨arke des vom Stern ausge-
henden Windes bildet sich die

”
Atmosphäre“ aus ionisiertem Gas ¨uber der gesamten Oberfl¨ache

der Scheibe oder, bei starkem Wind, nur ¨uber ihren außenliegenden Teilen. So kann bei starkem
Sternenwind z.B. ein Schalenf¨ormiges UKHG entstehen (siehe Darstellung in HOLLENBACH

& Mitarb., 1994). Durch die st¨andige Nachlieferung von ionisierbarem Material wird die Le-
bensdauer des UKHG auf die der verdampfenden Scheibe verl¨angert. Letztere betr¨agt nach
HOLLENBACH & Mitarb. (1994) etwa 105 Jahre bei Scheiben von zwei bis zehn Sonnenmas-
sen, liegt also genau in der ben¨otigten Größenordnung um die beobachtet Anzahl von UKHG
zu erklären. Wird ein Teil der Sternenstrahlung von Staub absorbiert, so verdampft die Schei-
be entsprechend langsamer, die zur Erkl¨arung der Lebensdauer ben¨otigte Masse verringert sich
somit (RICHLING & Y ORKE, 1997). Allerdings besteht noch ein Problem darin, die beobachte-
ten Massenverlustraten durch den Lyman-Kontinuumsfluß eines einzelnen O-Sterns zu erkl¨aren
(siehe auch YORKE & W ELZ, 1996). Simulationsrechnungen zum Erscheinungsbild derartiger,
verdampfender Scheiben finden sich in KESSEL & Mitarb. (1998) und RICHLING & Y ORKE

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

Auch zirkumstellare Scheiben von Sternen geringerer Masse, die sich in der N¨ahe eines
massereichen Sterns befinden, k¨onnen durch dessen Strahlung verdampft und ionisiert wer-
den. Sie weisen dann ebenfalls alle Charakteristika von UKHG auf (CHURCHWELL & Mitarb.,
1987; O’DELL & W EN, 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) oder
”
Proplyds“ (Protoplanetary

Disks, eine Bezeichnung, die die Entstehung von Planeten in einem derartigen Objekt erwarten
läßt) bezeichnet, finden sich in Assoziationen junger, massereicher Sterne, siehe zum Beispiel
im Orion (MCCAUGHREAN, 1997). Dort haben die massereichen Sterne bis zum

”
Heranrei-

fen“ ihrer Nachbarn geringerer Masse in das Stadium der sichtbaren zirkumstellaren Scheibe
die umgebende Molek¨ulwolke soweit zerst¨ort, daß bei geeigneter Anordnung des Systems ein
ungetrübter Blick auf das Ph¨anomen besteht.

2.2.5 Druckstabilisierung

In Abschnitt 1.1 wurde dargelegt, daß bei der Entstehung des Protosterns die Molek¨ulwolke von
innen nach außen kollabiert. Wenn nun ¨außere Teile der Staubh¨ulle noch kollabieren, w¨ahrend
sich im Innern bereits ein UKHG ausgebildet hat, so wird der Druck des einfallenden Gases die
Expansion bremsen (REID & Mitarb., 1980; GARAY & Mitarb., 1985). TESTI & Mitarb. (1997)
und MOLINARI & Mitarb. (1998) haben daraus ein Entwicklungsmodell f¨ur UKHG konstruiert,
daßähnlich den Modellen von YORKE (1986) und HENNING (1990) die Entstehung eines HII -
Gebietes um einen Protostern herum beschreibt. Nach AKESON & CARLSTROM (1996) und
GARCIA-SEGURA & FRANCO (1996) kann ein umgebender, warmer Molek¨ulwolkenkern auch
ohne Kollaps das Gebiet stabilisieren und seine Lebensdauer vergr¨oßern. GARCIA-SEGURA &
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FRANCO (1996) haben die Auswirkungen von Inhomogenit¨aten auf die Entwicklung des UK-
HG untersucht und festgestellt, daß die Ausbreitung der Ionisationsfront in ein solches Gebiet
eine klumpige Struktur entstehen l¨aßt. Dies erkl¨art auch das Auftreten der irregul¨aren UKHG
mit vielen Emissionsmaxima. Auch die M¨oglichkeit eines sp¨ateren Kollapses der entstandenen
Klumpen und somit weiterer, induzierter Sternentstehung besteht damit. DE PREE & Mitarb.
(1995) und DE PREE & Mitarb. (1998) haben postuliert, daß die beobachteten Dichten in der
unmittelbaren Umgebung einiger UKHG von bis zu 1�107 cm�3 ausreichen, um die Gebiete
bis zu 105 Jahre druckzustabilisieren. Allerdings f¨uhren diese Modelle auf sehr hohe notwen-
dige Dichten, so daß bei derartig stabilisierten Objekten Emissionsmaße von etwa 109 pc cm�6

auftreten m¨ußten. Als Ausweg daraus haben XIE & Mitarb. (1996) die Stabilisierung durch
turbulenten Druck vorgeschlagen. Die Turbulenz in der Umgebung ist allerdings schwer zu
überprüfen. Es ist aber eine Schlußfolgerung des Modells, daß UKHG haupts¨achlich dort zu
finden sein sollten, wo bereits O-Sterne in unmittelbarer N¨ahe existieren und so selbst f¨ur Tur-
bulenz sorgen. G¨anzlich unklar ist, ob die Bedingungen f¨ur eine Druckstabilisierung, thermisch
oder turbulent, lange genug existieren, um die Lebensdauer zu erkl¨aren (CHURCHWELL, 1998).

2.3 Bleibende Fragen

Eine der nach wie vor bestehenden Kernfragen ist die nach dem stellaren Inhalt von UKHG.
Zwar läßt sich aus den Radiodaten das Emissionsmaß eines UKHG absch¨atzen und daraus die
notwendige Rate an Lyman-Kontinuumsphotonen und der zugeh¨orige Spektraltyp des Sterns
schätzen, jedoch unterliegen solche Sch¨atzungen gravierenden Unsicherheiten:

� Es ist generell nicht bekannt, wieviel Staub innerhalb der ionisierten Gebiete liegt und
wie dieser dort verteilt ist. Staub absorbiert jedoch Lyman-Kontinuumsphotonen. Daher
können die auf staubfreien HII -Gebieten beruhenden Sch¨atzungen nur eine untere Grenze
für den erforderlichen Spektraltyp angeben.

� Es ist unklar, ob Einzelsterne oder Haufen von Sternen in UKHG vorhanden sind. Sind
mehrere Sterne f¨ur die Ionisation eines UKHG verantwortlich, so k¨onnenüber sie nur
unter Annahme einer Massenverteilungsfunktion Aussagen getroffen werden.

Dem Staub innerhalb des ionisierten Gebietes kommt dar¨uber hinaus eine Schl¨usselrolle
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 Prozeß abl¨auft.

Weiterhin ist grunds¨atzlich unklar, wie ein massereicher Stern ¨uberhaupt entsteht. Wie be-
reits erwähnt, gibt es Beobachtungen die zeigen, daß UKHG mit Ausfl¨ussen assoziiert sind.
Allerdings konnte bislang in keinem Fall wirklich der treibende Stern dieser Ausfl¨usse zwei-
felsfrei identifiziert werden (CHURCHWELL, 1998). Generell wird davon ausgegangen, daß f¨ur
den Antrieb und die Kollimation solcher Ausfl¨usse zirkumstellare Scheiben verantwortlich sind
(siehe z.B. SHU & Mitarb., 1993). Bei Sternen geringerer Masse spielen diese Scheiben eine
Schlüsselrolle für den Materietransport zum Stern hin und den Drehimpulstransport vom Stern
weg. Sollten sie auch um massereiche junge Sterne vorkommen, k¨onnten sie dort ¨ahnliche Auf-
gaben erf¨ullen. 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 ben¨otigen eine Best¨atigung.
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2.4 Ziele von Beobachtungen

2.4.1 Allgemeine Vorgehensweisen

Wegen der umgebenden Staubmassen sind UKHG erst ab einer Wellenl¨ange von etwa 2�m
dem Beobachter zug¨anglich. Folgende Beobachtungsmethoden werden angewandt, um Infor-
mationen ¨uber UKHG zu erhalten:

� 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 können im Visuellen beobachtet werden. Insbesondere interessant sind Aufnah-
men in Linien, die infolge des Rekombinationsprozeßes des ionisierten Wasserstoffs ab-
gestrahlt werden. Dazu geh¨oren beispielsweise H� und H�, deren Intensit¨atsverhältnis
– bei konstanter Temperatur – nach OSTERBROCK (1989) konstant ist und daher zur
Extinktionsbestimmung genutzt werden kann . Aus ihrer Beobachtung kann, da ihre Soll-
Intensität aus dem bei Radiowellenl¨angen bestimmten Emissionsmaß vorhersagbar ist,
einerseits auf die Extinktion geschlossen werden, andererseits liefern sie Informationen
über die Struktur des UV-Strahlungsfeldes. Auch verbotene Emissionslinien angeregter
Ionen wie [OIII ] und [SII ] liefern Informationüber das Strahlungsfeld und die Materie-
verteilung.

� Nahes Infrarot (1.2�m bis 2.3�m): In diesem Bereich emitieren haupts¨achlich die stel-
laren Photosph¨aren. Breitbandaufnahmen in diesem Spektralbereich sind also geeignet,
Sterne in den UKHG zu erkennen und ¨uber Zwei- oder Dreifarbenphotometrie zu iden-
tifizieren. Desweiteren liegen in diesem Bereich wichtige Linien: Zum einen ist dies
die Br
-Linie; sie wird im Verlauf des Rekombinationsprozesses von atomarem Was-
serstoff ausgesandt. Sie kann ebenfalls zur Extinktionsbestimmung genutzt werden, in-
dem ihre Intensit¨at aus dem Emissionsmaß vorhergesagt wird. Zum anderen ist es die
H2(1� 0)S1-Linie. Dieser Rotations-Vibrations¨ubergang molekularen Wasserstoffs wird
entweder durch Stoßanregung produziert oder aber er tritt als Fluoreszenz nach einer An-
regung durch UV-Strahlung auf. Der erstgenannte Anregungsmechanismus tritt vor allem
auf, wenn schnelle (v � 10 km s�1) Ausflüsse auf umgebende Materie treffen. Damit ist
die Linie geeignet, die Morphologie solcher Ausfl¨usse im Infrarotbereich zu bestimmen.
In Zweifelsfällen kann durch Beobachten weitererÜbergange des H2-Moleküls zwischen
den möglichen Anregungsmechanismen unterschieden werden.

Auch räumlich aufgel¨oste Spektroskopie, entweder durch Abbilden ¨uber Fabry-Perot In-
terferometer oder ¨uber die neuen 3D-Instrumente8, gewinnt 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.

� Mittleres Infrarot (3.5�m bis 21�m) Bei diesen Wellenl¨angen wird die Emission haupts¨achlich
durch warmen Staub verursacht. Durch Beobachtung bei mehreren Wellenl¨angen in die-
sem Bereich kann seine Dichte- und Temperaturverteilung bestimmt werden. Auch dieser
Bereich enth¨alt mehrere wichtige Linien, die mit Schmalbandfiltern beobachtet werden
können: Verbotene Emissionslinien angeregter [NeII ] und [SIV ]-Ionen ermöglichen die

8Hierbei werden in der Fokalebene Bereiche des Bildes mit verschiedenen Methoden (Linsenmatrix, Glasfa-
sern) auf spektral aufl¨osende Instrumente gef¨uhrt.
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Erkennung von Gebieten in denen sehr energiereiche Strahlung in der Lage ist, derartige
Ionen zu produzieren. Die Silikatbande bei 9.7�m bietet darüberhinaus die M¨oglichkeit,
den Silikatanteil im Staub zu bestimmen und stellt ein weiteres Maß f¨ur die Extinktion
dar.

� Der mm-Bereich: Bei mm-Wellenlängen strahlt haupts¨achlich kalter Staub in gr¨oßerer
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 ist es n¨otig zu erfahren, ob Klumpen in der
umgebenden Molek¨ulwolke die Entstehung weiterer Sterne erwarten lassen oder ob in
dieser Wolke m¨oglicherweis 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 Radiowellenl¨angen
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.

� Der cm-Bereich: In diesem Bereich kann die Frei-frei-Strahlung des ionisierten Gebietes
beobachtet werden. Wegen der großen Wellenl¨ange durchdringt diese Strahlung ungehin-
dert die umgebenden Staubmassen und kommt ungeschw¨acht bei uns an. Je nach Dichte-
und Temperaturverh¨altnissen folgt die Intensit¨at der Strahlung, optisch d¨unne Emission
vorausgesetzt, dem GesetzI� � ��0:1. Durch Beobachtung bei zwei Wellenl¨angen lassen
sich die Dichte- und Temperaturverteilung und damit das Emissionsmaß des ionisierten
Gases bestimmen.

Grundsätzlich ist eine Erfassung aller genannten Spektralbereiche w¨unschenswert. Auch wenn
eine abbildende Beobachtung bei einzelnen Wellenl¨angen nicht m¨oglich ist, weil z.B. die Auf-
lösung daf¨ur nicht ausreicht, so kann doch die gemessene spektrale Energieverteilung (SEV)
genutzt werden. Mit Hilfe von Strahlungstransportmodellen k¨onnen aus ihr Informationen ¨uber
die Zentralobjekte und die umgebenden Staubkonfigurationen gewonnen werden.

2.4.2 Die Bedeutung der Aufl̈osung – Warum hochaufl̈osend beobachten?

Die Auflösung einer astronomischen Bildaufnahme gibt den Durchmesser der kleinsten darin
enthaltenen Strukturen an. Da immer Winkeldurchmesser beobachtet werden, wird sie in Bo-
gensekunden (00) angegeben. Dieser kann dann je nach Entfernung des beobachteten Objektes in
eine lineare Gr¨oße der kleinsten aufl¨osbaren Strukturen umgerechnet werden (siehe Tab. 2.1).
Im nächsten Kapitel wird ausf¨uhrlich dargelegt, daß bei

”
konventionellen“ Beobachtungen im

visuellen Spektralbereich und im nahen Infrarot das Aufl¨osungsverm¨ogen der Teleskope nicht
durch deren Durchmesser, sondern durch die Atmosph¨are bestimmt wird. Die unter gegebe-
nen atmosph¨arischen Bedingungen erreichbare Aufl¨osung wird alsSeeingbezeichnet. Somit
kann eine Vergr¨oßerung der Teleskopdurchmesser nur das Lichtsammelverm¨ogen der Fernroh-
re erhöhen, nicht jedoch ihre F¨ahigkeit verbessern, feine Strukturen zu zeigen. Da sich die
Entstehungsgebiete massereicher Sterne aber bis auf wenige Ausnahmen in Entfernungen der
Größenordnung kpc befinden, kommt es aber genau darauf an, m¨oglichst kleine Strukturen
aufzulösen. Tabelle 2.1 zeigt einenÜberblicküber die Gr¨oße der Details in AE, die mit den ver-
schiedenen Methoden aufgel¨ost werden k¨onnen. Sie sind f¨ur die drei hier vorgestellten Objekte,
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CA B

Abbildung 2.2: Demonstration der Auswirkung verminderter Aufl¨osung.A: Eingangsmuster
von Deltafunktion, obere Reihe Doppelsterne mit von links nach rechts abnehmendem Kon-
trastverhältnis (Dieser Umstand wird in Teilbild B besonders deutlich) im Abstand von 0:005.
Darunter zwei Reihen schw¨acherer Sterne. In der unteren Bildh¨alfte wiederholt sich das dreirei-
hige Muster auf einem schwachen, variablen Untergrund, wie er f¨ur UKHG typisch ist.B: Das
Muster gefaltet mit einer PSF der theoretischen Aufl¨osung eines 3.6 m-Teleskops bei 2.2�m.
C: Das Muster gefaltet mit der PSF eines außerordentlich guten Seeings von 0:005. Die Graus-
kalierung folgt einem logarithmischen Maßstab, daher ist der lineare Anstieg des Graukeils
verzerrt.

sowie, zum Vergleich, f¨ur das nahegelegene Sternentstehungsgebiet Orion BN/KL getrennt dar-
gestellt. Man erkennt, daß moderne Beobachtungsmethoden wie Interferometrie (VLA), Welt-
raumteleskope (HST) und adaptive Optik (ADONIS) bereits erm¨oglichen,über das 1.8 kpc ent-
fernte Gebiet G5.97-1.17 vergleichbar detaillierte Informationen zu sammeln, wie dies bis vor
wenigen Jahren nur f¨ur das Orion KL/BN-Gebiet m¨oglich war. Allerdings werden erst zuk¨unf-
tige Instrumente, wie das VLT(I)9 der ESO, das LBT10, das NGST11 und das LSA12 in allen
Wellenlängenbereichen daf¨ur sorgen, daß eine der heutigen Aufl¨osung im Orion vergleichbare
Detailschärfe erreicht wird.

Die Verschlechterung der Abbildung durch die Erdatmosph¨are hat noch eine weitere Aus-
wirkung, die in Abb. 2.2 demonstriert wird. Dort wurde ein Eingangsmuster, daß f¨ur UKHG
typisch ist (Mehrere, eng benachbarte Sterne auf einem variablen, ausgedehnten Untergrund),
mit den PSF verschiedener Aufl¨osungen gefaltet13. Bildteil B zeigt das entstehende Bild be-
trachtet mit der theoretischen Aufl¨osung eines 3.6 m-Teleskops. Bildteil C dagegen zeigt das
Bild betrachtet bei einem (sehr guten!) Seeing von 0:005. Man erkennt, daß nicht nur die Tren-
nung der engen Doppelsterne erheblich erschwert wird, sondern daß auch schwache Sterne
gegen den oft vorhandenen schwachen, ausgedehnten Untergrund – dessen Fl¨achenhelligkeit
durch die Faltung nicht beeinflußt wird – kaum mehr erkennbar sind. Um jedoch den stellaren
Inhalt ultrakompakter HII -Gebiete charakterisieren zu k¨onnen, ist eine genaue Photometrie un-
erläßlich und deshalb ein guter Kontrast zum Untergrund unabdingbar. Werden Flußdichten in
Blenden gemessen, so h¨angt das Ergebnis von der Aufl¨osung ab. Wenn also eine Quelle von
verschiedenen Gruppen mit unterschiedlichen Aufl¨osungen und m¨oglicherweise bei verschie-

9Very Large Telescope (Interferometer)
10Large Binocular Telescope
11Next Generation Space Telescope
12Large Southern Array
13Daß die Faltung mit der Punktstreufunktion PSF dem Abbildungsvorgang im Teleskop entspricht, wird im

nächsten Kapitel deutlich.
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Gebiet Orion BN/KL G5.97-1.17 G5.89-0.39 G45.45+0.06
Entfernung 450 pc 1800 pc 2600 pc 6600 pc

Instrument (Wellenl./Aufl¨osung) Erreichte lineare Aufl¨osung (AE)

”
Normales Teleskop“ (1�m, 100) 450 1800 2600 6600

VLA (6 cm, 0:004) 180 720 1040 2640
ESO 3.6 m/AO (2�m/0:004) 180 720 1040 2640

HST (1�m,0:001) 45 180 260 660
ESO 3.6 m (10�m, 100) 450 1800 2600 6600
ESO SEST (1mm, 2300) 104 4�104 6�104 1.5�105

ESO VLT (10�m,0:0034) 150 610 880 2200
ESO VLTI (10�m,0:0003) 12 48 70 180

NGST (1�m,0:0003)
LBT (10�m,0:002) 90 360 520 1300
LSA (1mm, 0:002)

Tabelle 2.1:Erreichbare lineare Aufl¨osungen bei der Beobachtung verschiedener Sternentste-
hungsgebiete. In der oberen H¨alfte die in dieser Arbeit erreichten Werte, unten zuk¨unftig er-
reichbare.

denen Wellenl¨angen beobachtet wird, muß dieser Effekt ber¨ucksichtigt werden. Allerdings ist
eine exakte Ber¨ucksichtigung sehr schwierig, da f¨ur eine Umrechnung die genaue Struktur des
Objektes bekannt sein muß. Um diese Schwierigkeit zu umgehen, ist es sinnvoll beim Vergleich
immer eineähnliche Auflösung zu betrachten. Praktisch heißt dies, man gl¨attet alle Daten auf
die schlechteste Aufl¨osung herunter. Dies ist ein weiterer Grund, warum Infrarotbeobachtungen,
die mit VLA-Daten verglichen werden sollen, mit Techniken erfolgen sollten, die eine h¨ohere
Auflösung erlauben, als die atmosph¨arischen Einschr¨ankungen 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 ausgew¨ahlten Quellen sind bereits im Ensemble von WC89 enthalten; auf
deren cm-Daten konnte zur¨uckgegriffen werden. WC89 haben das VLA bei 6 cm in der Kon-
figuration A und bei 2 cm in der Konfiguration B betrieben und damit in beiden Wellenl¨angen
eine Auflösung von 0:004 erzielt. Beobachtungen im nahen Infrarot wurden mit Hilfe von ad-
aptiver Optik am 3.6 m-Teleskop der ESO auf La Silla/Chile durchgef¨uhrt. Sie erm¨oglicht das
Erreichen einer vergleichbaren Aufl¨osung trotz st¨orender atmosph¨arischer Einflüsse. Diese Da-
ten ermöglichen erstmals die zweifelsfreie Identifikation der anregenden Sterne in einem UK-
HG sowie den detaillierten Nachweis einer schalenf¨ormigen Struktur eines UKHG und einer
photoverdampfenden Scheibe um einen massearmen Stern. Zwar sind auch bislang bereits In-
frarotbeobachtungen von UKHG durchgef¨uhrt worden (siehe z.B. HOWARD & Mitarb., 1994;
PERSI & Mitarb., 1997; WATSON & Mitarb., 1997), jedoch noch nie mit einem derartigem
Auflösungsverm¨ogen. 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 scheinbarer Gr¨oße und Struktur dem hier
vorgestellten UKHG G45.45+0.06 stark ¨ahnelt, mit ihrer Auflösung von 200 möglich ist.

Die NIR-Breitbandaufnahmen mit adaptiver Optik werden erg¨anzt durch in konventioneller
Technik aufgenommene Schmalbandaufnahmen sowie durch Beobachtungen im mittleren In-
frarot. Diese Erg¨anzungsbeobachtungen haben eine Aufl¨osung von etwa 100. Dies ist ausreichend
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zur Extinktionsbestimmung bzw. zur Bestimmung der Staubverteilung. Im MIR w¨are auch we-
gen der Beugungsbegrenzung an den genutzten Teleskopen (3.6 m und 5 m Hauptspiegeldurch-
messer) keine deutlich bessere Aufl¨osung erreichbar. Von einer Quelle liegen zus¨atzlich 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 Hubble zur¨uckgegriffen;
es bietet als einziges die erforderliche r¨aumliche Auflösung in diesem Spektralbereich.

Grundsätzlich wurde versucht, alle Objekte m¨oglichst gut mit dem gesamten Beobachtungs-
programm zu erfassen. Nicht immer ist dies gelungen, abgelehnte oder zu sp¨at genehmigte Be-
obachtungsantr¨age und nicht zuletzt Witterungseinfl¨usse machten eine l¨uckenlose Beobachtung
aller drei Quellen mit allen Methoden unm¨oglich. Jedoch sind stets die grundlegenden Daten
für die Einordnung in bestehende Modelle und das Aufzeigen von L¨ucken und notwendigen
Erweiterungen der Modelle vorhanden.
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Kapitel 3

Hochauflösende Beobachtungen

3.1 Die Grenzen der Teleskope – Abbildungstheorie

Um zu verstehen, durch welche Faktoren die Aufl¨osung einer Abbildung bestimmt wird, soll
zunächst 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 Abbildungsprozeß zun¨achst kurz eingef¨uhrt werden. Eine
umfassendere Darstellung findet sich in LEINERT (1992) sowie in BORN & W OLF (1970),
Grundlagen z.B. in GOBRECHT (1987) und HECHT (1987). Ein wichtiges mathematisches
Werkzeug in diesem Zusammenhang ist die Fouriertransformation. Die Fouriertransformierte
einer komplexwertigen Definitionf(~x) wird definiert durch1:

f̂(~k) = F[f(~x)] =

Z
f(~x)e�2�i~x�

~kd~x (3.1)

Das Integral ohne Integrationsgrenzen l¨auft über einen unendlichen Bereich. Die Umkehrtrans-
formation ergibt sich zu:

f(~x) = F�1[f̂(~k)]
Z

f̂(~k)e+2�i~x�
~kd~k (3.2)

Der Abbildungsvorgang beginnt an der Eintritts¨offnung des Teleskops, auch als Apertur be-
zeichnet. Dort liegt ein elektromagnetisches Wellenfeld mit der AmplitudenverteilungG(~�; t)

vor, wobei~� die betrachtete Koordinate in der Apertur (in Einheiten der Wellenl¨ange�) und t
den Zeitpunkt bezeichnet. Kommt die Strahlung von einer (unendlich weit entfernten) Punkt-
quelle, 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 ausschließlich Parabolspiegel) bildet das Wellenfeld auf den Detektor ab, wodurch
das gesamte Wellenfeld der Eintrittsapertur in jedem Punkt der Bildebene ¨uberlagert und damit
zur Interferenz gebracht wird. In Abb. 3.1 sind die zwei PunkteA0 undB0 in der Bildebene

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

19
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Abbildung 3.1: Zur Entstehung einer Abbildung im astronomischen Teleskop. Die von den
Quellen A und B einfallenden ebenen Wellenfelder ¨uberlagern 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 Intensit¨aten. Interferenz kann allerdings nur
bei kohärentem Licht auftreten, die Wellenfelder der vonA undB ausgehenden Strahlung in-
terferieren also nicht miteinander. Beide Objekte (oder auch Punkte eines Objektes) werden
unabhängig voneinander abgebildet. Bedingt durch die Ausdehnung und Entfernung astrono-
mischer Objekte senden auf unterschiedliche Bildpunkte abgebildete Teile stets zueinander in-
kohärente Strahlung aus. Ihre Bildintensit¨aten addieren sich folglich. Mathematisch entspricht
dieser Vorgang in der Fraunhofern¨aherung (das Bild liegt praktisch immer unendlich weit ent-
fernt und wird nur durch die Abbildungsoptik auf die Detektorentfernung “herangeholt”) nach
BORN & W OLF (1970) der Operation

A(~r; t) = const:�

Z
G(~�; t)e�2�i(

~r�~�
f ��

)d~�: (3.3)

Hier istA(~r; t) die Amplitudenverteilung in der Bildebene,~r die Ortskoordinate im Bild2

undf die Brennweite des Teleskops. Diese etwas unkonventionelle Darstellung der Abbildung
im Teleskop hat den Vorteil, daß man mehrere Sachverhalte unmittelbar erkennt. Gleichung 3.3
stellt eine Fouriertransformation dar. Die von QuelleA einfallende ebene Welle hat die Gestalt
G(~�; t) = GAe

i(!t�~k�~�). Wegen des senkrechten Einfalls verschwindet das Skalarprodukt von
Wellenvektor~k und Koordinatenvektor~�. Der verbleibende Phasenfaktor im Exponenten der e-
Funktion beeinflußt das Integral in Gl. 3.3 nicht. F¨ur eine unendlich ausgedehnte Apertur findet
man dann:3

2Der Ursprung ist frei w¨ahlbar, wird aber real meist in eine Ecke des Bildes gelegt.
3Die Æ-Funktion kann definiert werden alsÆ(x) =

R
e�2�ikxdk
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A(~r; t) = const � A0(t) � Æ
�

~r
�f

�
(3.4)

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

I(~r; t) =j A(~r; t) j2 (3.5)

gegeben. F¨ur das unter dem Winkel� einfallende Feld von QuelleB gilt dagegen~k � ~� =
sin(�)~� j ~k j= �

�
~� (� ist bei astronomischen Abbildungen so klein, daßsin(�) = � immer gilt),

wodurch Gl. 3.3 die Form

A(~r; t) = const �B0(t) � Æ
�
( ~r
f
� �) 1

�

�
(3.6)

annimmt. D.h., daß das ebenfalls punktf¨ormige Bild vonB (Mit der AmplitudeB0) um die
Strecker = f� gegen¨uber dem vonA verschoben ist. Die wichtige Tatsache, daß eine Nei-
gung der einfallenden Welle zu einer Bildverschiebung f¨uhrt, stellt eine Grundlage aller hoch-
auflösenden Beobachtungstechniken dar. Nat¨urlich sind reale Teleskopaperturen nicht unend-
lich ausgedehnt. Diese Eigenschaft kann durch Einf¨uhren einer Aperturfunktion

P (~�) =

(
1 : ~� innerhalb der Apertur
0 : ~� außerhalb der Apertur

(3.7)

berücksichtigt werden. F¨ur die senkrecht einfallende ebene Welle von QuelleA ergibt sich somit

APSF (~r; t) = const: � A0(t)�

Z
P (~�)e�2�i(

~r�~�
�f

)d~�: (3.8)

Das Bild des unendlich weit entfernten Punktes entspricht also der Fouriertransformierten der
Apertur. Sie ist für kreisförmigeÖffnungen (siehe z.B. HECHT, 1987) durch die bekannte Airy-
Funktion gegeben. Die zugeh¨orige IntensitätPSF =j APSF (~r; t) j

2 zeigt eine zentrale, n¨ahe-
rungsweise Gaußf¨ormige Spitze, umgeben von einem Ringsystem. Da der Durchmesser des in-
nersten dunklen Ringes1:22 �

D
beträgt, können zwei Punktquellen mit kleinerem Abstand nicht

mehr sicher getrennt werden. Folglich bezeichnet man1:22 �
D

als Auflösungsverm¨ogen des Te-
leskops. Je gr¨oßer der AperturdurchmesserD, desto kleiner der Durchmesser des Ringsystems.
Eine Fouriertransformation ergibt4

F[PSF ] = F[j APSF (~r; t) j
2] (3.9)

= F[A � A?]

= Â
 Â?

= const � P (~�)
 P ?(~�):

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

4Nach dem Faltungssatz gilt:F[f(~x)
 g(~x)] = F[f(~x)] � F[g(~x)]
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Linse

Himmelsebene Bildebene

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 IntensitätsverteilungPSF wird auch “Point-Spread-Function” (das Kürzel PSF ist sinn-
gemäß alsPunkt-Streu-Funktionzu merken) genannt, da sie die Punktantwort des Abbildungs-
systems angibt. Wie bereits erw¨ahnt sind astronomische Objekte in der Regel so groß, daß
aus verschiedenen Regionen stammende Strahlung zeitlich und r¨aumlich unkorreliert ist. Daher
wird jeder Objektpunkt gem¨aß dem Betragsquadrat von Gleichung 3.8 abgebildet und die sich
ergebenden Einzelintensit¨aten 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(~r) =

Z
O(~r) � PSF (~r0)d~r0 (3.10)

= O(~r)
 PSF (~r)

Hierbei gibtO(~r) die Objektintensit¨atsverteilung in der Bildebene an, wie sie ideal abgebildet
durch eine unendlich große Apertur zustande gekommen w¨are (nach Gl. 3.3), undB(~r) die
reale Intensit¨atsverteilung im Bild.

Es ist anzumerken, daß die Faltung in Gleichung 3.10 zwar im Prinzip eine eineindeutige
Abbildung darstellt und umkehrbar ist – somit k¨onnte aus bekannterPSF und gemessener
VerteilungB die “unendlich” hochaufgel¨oste InformationO extrahiert werden. In der Praxis
wird dies jedoch verhindert, da sowohl die Meßgr¨oßenB(~r) undPSF (~r) fehlerbehaftet sind,
als auch die r¨aumliche Abtastdichte vonB(~r) und PSF (~r) nicht unendlich erh¨oht werden
kann. Es existieren jedoch iterative Verfahren, um angen¨aherte Entfaltungen durchzuf¨uhren,
eines davon ist im Anhang B beschrieben.

3.2 Die turbulente Atmospḧare

Im vorhergehenden Abschnitt wurde festgestellt, daß die Abbildungsqualit¨at eines astronomi-
schen Teleskops von der PSF bestimmt wird. Diese h¨angt von 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 entsteht n¨amlich
in der Form als Airy-Scheibchen nur, wenn die einfallende Welle tats¨achlich eben ist. Liegen
über die Apertur hinweg irregul¨are Phasendifferenzen (Amplitudendifferenzen spielen eine un-
tergeordnete Rolle und werden hier ganz vernachl¨assigt) vor, so nimmt diePSF ebenfalls eine
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Abbildung 3.3: Störung der Wellenfront durch Turbulenzzellen in der Atmosph¨are.

irreguläre Gestalt an. Solche Phasendifferenzen werden zwangsl¨aufig durch die Atmosph¨are
hervorgerufen, die nicht gleichm¨aßig von der einfallenden Welle durchlaufen wird. Temperatur
und Dichteschwankungen, welche auch noch zeitlich ver¨anderlich sind, bewirken einen unter-
schiedlich schnellen Lauf verschiedener Teile der Wellenfront und f¨uhren so zu einer Verzerrung
(siehe Abb. 3.3).

Die möglichst genaue Kenntnis der Entstehung solcher St¨orungen ist Voraussetzung f¨ur die
Entwicklung von Techniken zu ihrer Behebung. Daher soll hier ein (sehr) kurzer Abriß zum
Abbildungsvorgang unter Atmosph¨arenbedingungen und den sich daraus ergebenden Korrek-
turmöglichkeiten gegeben werden. Umfassendere Darstellungen finden sich in GLINDEMANN

(1997) und LEINERT (1992) sowie, grundlegend, in RODDIER (1981).

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

A(~r; t) = const:�

Z
P (~�) �GAe

i�(~�;t) � e�2�i(
~r�~�
f ��

)d~�: (3.11)

Die DarstellungG(~�; t) = GAe
i(!t�~k�~�) ist hierin durch Einf¨uhren der Phase�(~�; t) = !t�~k � ~�

abgekürzt worden. Die Intensit¨atsverteilung im Bild ergibt sich zu

I(~r; t) =j A(~r; t) j2= A(~r; t)A?(~r; t): (3.12)

Damit hat nach dem Faltungssatz die Fouriertransformierte der Intensit¨atsverteilung die Gestalt

Î(~�; t) = Â(~�; t)
 Â?(~�; t) (3.13)

= P (~�) �GAe
i�(~�;t) 
 P (~�) �GAe

�i�(~�;t)

= G2
A

Z
P (~�)P (~r)ei(�(~r)��(

~�))d~r:

Die Turbulenz in der Atmosph¨are bewirkt nun eine unabh¨angige St¨orung der Amplitude
GA der einfallenden Welle und ihrer Phase�. Beschreibt man die atmosph¨arische Turbulenz
nach KOLMOGOROV (1961), so folgen der Logarithmus der Amplitude und die Phasendiffe-
renz�(~r) � �(~�) einer Gaußschen Verteilung. Man kann dann die Phasenstrukturfunktion de-
finieren alsD�(~�) =

1
2
h[�(~r)� �(~�)]2i (GLINDEMANN , 1997). Dabei gibt das Symbolh�i den

Erwartungswert an, der dem zeitlichen Mittelwert entspricht. F¨ur Gaußsche Verteilungen gilt:

hei(�(~r)��(
~�))i = e�

1

2
hj�(~r)��(~�)j2i = e�

1

2
D�: (3.14)
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Nach Durchlaufen einer Atmosph¨arenschicht in der H¨oheh und mit der DickeÆh (siehe
Skizze 3.3) ergibt sich dieSchichtphasenstrukturfunktion zu (FRIED, 1966):

D�;h(~�) = hj �(0)� �(~�) j2i = 2:91
�
2�
�

�2
ÆhCN (h)

2 j ~� j5=3 : (3.15)

CN ist hierbei die Brechungsindexstrukturkonstante, sie faßt die optischen Eigenschaften der
Atmosphärenschicht zum Zeitpunkt der Beobachtung zusammen. Um die Phasenverzerrung
der von einem Objekt in Zenitdistanzz ausgehenden Welle zu erhalten, muß entlang der At-
mosphärensäule integriert werden, die GesamtphasenstrukturfunktionD� in der Apertur ergibt
sich dann zu:

D� = 2:91

�
2�

�

�2
1

cos z
~�5=3

Z
C2
N(h)dh = 6:88(~�=r0)

5=3: (3.16)

Hier wurde der Fried-Parameterr0 eingeführt, der die gesamte Atmosph¨arencharakterisierung
beinhaltet. Durch Einsetzen von 3.16 in 3.14 und bilden des Erwartungswertes von 3.13 ergibt
sich die gemessene Intensit¨atsverteilung nun zu

PSFatm = F�1[G2
A

Z
P (~�)P (~r) � e�3:44(

~�=r0)5=3d~�] (3.17)

Wie Gl. 3.9 stellt auch dies eine Autokorrelation der Aperturfunktion dar, allerdings ist die-
se nun mit einer e-Funktion ged¨ampft. Die e-Funktion entspricht ann¨ahernd einem Gaußprofil
(Der Exponent ist5=3 anstatt 2). Dies bewirkt eine Verringerung des effektiven Aperturdurch-
messers aufr0. Die durch Turbulenz gest¨orte PSF,PSFatm, hat ein entsprechend breiteres Pro-
fil. Ihre Halbwertsbreite (es gibt bei diesem Gaußartigen Profil keine umgebende Ringstruktur
mehr) wird auch alsSeeingbezeichnet. Die Verwendung des zeitlichen Mittelwertes schr¨ankt
die Gültigkeit der Gleichungen 3.14 bis 3.17 auf entsprechend lange integrierte Aufnahmen ein.
Bei gewöhnlicher astronomischer Beobachtung sind aber entsprechend lange Integrationszeiten
die Regel. Die funktionalen Abh¨angigkeiten in Gl. 3.16 lassen erkennen, daßr0 mit zuneh-
mender Wellenl¨ange anw¨achst, ebenso, wie es sich mit zunehmender Zenitdistanz verringert.
Desweiteren l¨aßt sich die Korrelationszeit�0 = r0=vwind berechnen, die angibt wie lange die
PhasenstrukturfunktionD� stabil bleibt5. Bei Integrationszeiten k¨urzer �0 kann der zeitliche
Erwartungswert nicht verwendet werden,PSFatm hat dann eine irregul¨are Gestalt. Allerdings
zeigen sich feine Strukturen deren Ausdehnung der theoretischen Aufl¨osung des Teleskops ent-
spricht. Wichtig ist auch noch der sogenannte isoplanatische Winkelr0=hr, wobeihr die Höhe
der repräsentativen turbulenten Schicht ist. Er gibt an, ¨uber welchen maximalen Winkelabstand
PSFatm eine gleichbleibende Gestalt hat.

3.3 Nachträgliche Korrektur – Speckle Interferometrie

3.3.1 Das”Shift & Add“-Prinzip

Bei Belichtungszeiten k¨urzer als�0 ändert sich die PSF w¨ahrend der Aufnahme nicht. Man
erhält ein zwar verzerrtes, aber dennoch hochaufgel¨ostes Bild. Das Abbild der Quelle zerf¨allt

5Dabei wird davon ausgegangen, daß der Wind ein mehr oder weniger starres Turbulenzmuster ¨uber die Tele-
skopapertur treibt.
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Abbildung 3.4: Datenrekonstruktion durch Shift & Add.A: Ein typisches Speckleintefero-
gramm. Aufgenommen wurde der Stern SAO184412 mit einer Integrationszeit von 1 s bei
� = 2:2�m mit dem ESO NTT (D = 3:5m). B: Rekonstruktion mittels Centroid Tracking.
100 Interferogramme wie in A wurden verarbeitet. Ein 200 langes Profil ist extrahiert.C: Rekon-
struktion mittels peak tracking. Man beachte den ann¨ahernd beugungsbegrenzten Kern – der
Durchmesser des Airy-Scheibchens sollte 0:0016 betragen.

in einzelne
”
Speckles“, viele kleine, irregulär verteilte und unregelm¨aßig geformte Punkte mit

der Winkelausdehnung�=D – der theoretischen Aufl¨osung des Teleskops – und der Anzahl
Nspeckle � (D=r0)

2. Die genaue Verteilung h¨angt vom augenblicklichen Zustand der Atmo-
sphäre und damit der momentanen PSF ab. Die Speckleinterferometrie macht sich diesen Um-
stand zunutze, indem sie viele Aufnahmen mit Belichtungszeiten k¨urzer als�0 benutzt, um
Informationen ¨uber die Quellenstruktur zu erhalten. Die genauere Betrachtung des Einflusses
der atmosph¨arischen Turbulenz zeigt, daß der gr¨oßte 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 Phase ¨uber die Apertur bereits
vollständig beschrieben. Nach Gl. 3.3 und Gl. 3.6 ist sofort klar, daß ein solcher mittlerer An-
stiegÆ� � a � ~� in eine Verschiebung des Bildes umf � a umgesetzt wird. Ver¨andert sich also
dieser mittlere Gradient (was nat¨urlich dauernd geschieht), so bewegt sich das Bild ¨uber den De-
tektor. Bei langen Integrationen f¨uhrt dies dazu, daß der Durchmesser des Bildes noch ¨uber den
der (in sich ver¨anderlichen) Specklewolke hinaus ansteigt. Es ist unmittelbar einsichtig, daß mit
zunehmende Gr¨oße der Apertur der Mittelwert des Phasengradienten gegen Null geht und somit
die Bildbewegung haupts¨achlich bei kleinen Teleskopen eine Rolle spielt. F¨ur die mittlere Ab-
weichung vom idealen Bildort gilt(�~r)2 � (�=r0)

2(D=r0)
�1=3 (TYLER, 1994). Anzumerken

ist, daß diese mittlere Bewegung auch bei Teleskopen mit 3.5 m Durchmesser noch erheblich
ist und daß wegen der Definition vonr0 � �6=5 (siehe Gl. 3.16) die Bildbewegung unabh¨angig
von der Wellenlänge ist6.

Die große Auswirkung der Bildbewegung auf die Gestalt der Langzeitaufnahme hat aber
auch einen unsch¨atzbaren Vorteil: Sie ist sehr leicht zu korrigieren! Bei der Speckleinterfero-
metrie sind im wesentlichen zwei Methoden anwendbar, um diese Korrektur zu erreichen. Beide
beruhen darauf, f¨ur 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

6Natürlich ist dieser Umstand nicht prim¨ar in der Definition vonr0 begründet, sondern darin, daß der Bre-
chungsindex der Atmosph¨are nur sehr schwach mit der Wellenl¨ange variiert.
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gewählten festen Bildort genommen werden (
”
Centroid Tracking“), oder die Abweichung des

Ortes des hellsten Speckles ebenfalls von einem gew¨ahlten Referenzpunkt (
”
Peak Tracking“).

Es kann gezeigt werden, daß peak tracking die erheblich effektivere Methode ist, insbesondere
bei schlechtem Seeing. (GLINDEMANN , 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 große
Rolle. Hier wird ein verkippbarer Spiegel angesteuert, der die Position des hellsten Speckles
auf einem Detektor konstant h¨alt. Da wie oben beschrieben die Bildbewegung wellenl¨angenu-
nabhängig ist, kann der Sensor in einem anderen Spektralbereich arbeiten als der eigentliche
Detektor.

3.3.2 Die Erhaltung hochaufgel̈oster Information – Beobachtung im Fou-
rierraum

Die Anwendung der im vorhergehenden Abschnitt vorgestellten Methode
”
Shift & Add“ er-

reicht zwar bereits eine ann¨ahernd beugungsbegrenzte Abbildung und spielt eine große Rolle
bei der adaptiven Optik, jedoch nutzt sie nicht wirklich die interferometrischen Eigenschaf-
ten des Abbildungsprozesses und rechtfertigt daher nicht den Namen Speckleinterferometrie.
Desweiteren versagt sie in Spezialf¨allen, wie beispielweise bei Doppelsternen mit ¨ahnlich hel-
len Komponenten oder bei sehr ausgedehnten Objekten. Es existieren jedoch weit ausgefeiltere
Methoden der nachtr¨aglichen Bildkorrektur unter Verwendung kurzbelichteter Speckleaufnah-
men. Da in dieser Arbeit jedoch nur Daten vorgestellt werden, die unter Verwendung adaptiver
Optik aufgenommen wurden, beschr¨anke ich mich bei der Vorstellung dieser Methoden auf das
allernotwendigste.

”
Shift & Add“ stellt im Prinzip eine Langzeitaufnahme her, wobei allerdings die Bildbewe-

gung korrigiert wird. Trotzdem werden die Intensit¨aten der Einzelaufnahmen einfach addiert,
jegliche Information ¨uber Phasenlagen der eintreffenden Welle – in den Einzelaufnahmen sehr
wohl vorhanden, man spricht deshalb auch von Speckleinterferogrammen – geht dabei verloren.
Der naheliegende L¨osungsansatz besteht darin, Phase und Amplitude getrennt aufzusummieren
und somit statistische Information ¨uber beide zu erhalten. Nach Gl. 3.13 ist diese Phasenin-
formation aus der Intensit¨atsverteilung im Bild (also aus jedem Interferogramm) durch eine
Fouriertransformation zug¨anglich. Eine Umstellung von 3.13 ergibt:

Î(~�; t) = G2
AP (~�)e

�i�(~�;t)
Z

P (~r)ei�(~r;t)d~r (3.18)

= G2
AP (

~�)e�i�(
~�;t)jRjei�R(t)

= G2
AP (

~�)jRjei(�R(t)��(
~�;t))

Darin bezeichnetjRjei�R(t) das ausgewertete Integral. Mit der Definition�g(~�; t) := �R(t) �

�(~�; t) läßt sich alsoI schreiben als

Î(~�; t) = G2
AP (

~�)jRjei�g(
~�;t) = j~I(~�; t)jei�g(

~�;t): (3.19)

Zerlegt man noch den Anteil der Phasenvariationen in einen Objektanteil'g(~�) und einen
durch Atmosph¨arenst¨orungen verursachten Teil�g;A(~�; t), so gelten f¨ur �g;A(~�; t) 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 auch f¨ur die Langzeitbelichtung Informationen ¨uber beide Gr¨oßen zur Verf¨ugung.

3.3.3 Auf die Phase kommt es an – Rekonstruktionsmethoden

Das Ziel ist, ein ideales Bild der Quelle ohne Atmosph¨arenst¨orungen zu erhalten. Dies kann
prinzipiell durch Umkehren von Gl. 3.19 geschehen. Allerdings st¨ort der zeitlich ver¨anderliche
Term�g;A(~�; t). Beobachtet man allerdings eine Punktquelle, so gilt f¨ur die Phasenverteilung
des Objektes nach den Darlegungen in Abschnitt 3.1'(~�1)� '(~�2) = � � (~�1� ~�2), was nur ei-
ne Verschiebung im Bildraum bewirkt. Man kann also durch solche Beobachtungen prinzipiell
�g;A(~�; t) gewinnen. Befindet sich die Punktquelle dicht am Zielobjekt, m¨oglichst innerhalb der
isoplanatischen Ebene, so daß�g;A(~�; t) für Quelle und Punktreferenz identisch sind, kann man
durch einfache mathematische Operationen die Objektphasenverteilung'g(~�; t) ermitteln. Man
spricht dann von Speckleholographie (WEIGELT, 1978). Befindet sich keine Punktquelle dicht
genug am Zielobjekt, so kann diese auch sp¨ater und in gr¨oßerer Entfernung beobachtet werden.
Dies ist der große Vorteil der Speckleinterferometrie, allerdings m¨ussen die statistischen Eigen-
schaften der Atmosph¨are bei beiden Beobachtungen identisch sein. Beobachtungserfahrungen
haben gezeigt, daß hierzu w¨ahrend der Beobachtung sehr oft zwischen Objekt und Referenz-
quelle hin und her gewechselt werden muß. Dann kann durch Mittelung ¨uber viele Specklein-
terferogramme die Gr¨oßeh�g;A(~�; t)i in den Datens¨atzen von Quelle und Punktreferenz als
identisch angesehen werden und durch geeignete mathematische Operationen aus Gl.3.19 ent-
fernt werden. Ans¨atze hierzu bietet das Knox-Thomson Verfahren, welches das Kreuzspektrum
hÎ(~�1) � Î(~�2)i von Quelle und Referenz verwendet, um aus den daraus gewonnenen Phasen-
differenzenh'g(~�1) � 'g(~�2)i den Phasenverlauf des Objektes zu rekonstruieren (KNOX &
THOMSON, 1974), oder die Tripelkorrelation, die aushÎ(~�1) � Î(~�2) � Î(�~�1 � ~�2)i den Pha-
sentermh'g(~�1) + 'g(~�2) � 'g(~�1 + ~�2)i bestimmt (WEIGELT, 1989). In beiden F¨allen muß
die absolute Objektphase noch aus den bestimmten Phasendifferenzen bestimmt werden. Dies
geschieht ¨uber rekursive Verfahren. In einigen F¨allen, z.B. bei der Bestimmung von Doppel-
sternabst¨anden, reicht auch die Betrachtung des Betragsquadrates vonÎ. Dann kann einfach
jÎobjektj

2=jÎreferenzj
2 gebildet werden um die Verteilung der ungest¨ort beobachteten Quelle zu

erhalten (
”
Labyerie Prozeß“, LABYERIE, 1970). Dies ist allerdings kein echtes Bild. Weitere

Verfahren zur Bestimmung der Phaseninformation finden sich in WALKER (1981) und BATES

& DAVEY (1987).

3.4 Echtzeitkorrektur – Adaptive Optik

Eine zweite Möglichkeit zur Gewinnung der gesamten, in der einfallenden Welle enthaltenen
Information, besteht in der Verwendung der sogenannten adaptiven Optik – im folgenden kurz
AO genannt. Die hochaufl¨osende Information wird hierbei nicht nachtr¨aglich aus gewonne-
nen Daten rekonstruiert, sondern die verzerrte Wellenfront wird durch ein geeignetes System
laufend korrigiert (sozusagen geb¨ugelt), so daß mit dem nachgeschalteten Detektor normal und
quasi unter atmosph¨arenfreien Bedingungen beobachtet werden kann. Vorgeschlagen wurde die
Anwendung eines solchen Systems urspr¨unglich von BABCOCK (1953), jedoch standen einer
Realisierung damals noch zu viele technische Schwierigkeiten im Wege.
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3.4.1 Das Prinzip

Wellen-
front

Lichteinfall v. Teleskop

Sensor

Deformierbarer Spiegel

Tip-Tilt-Spiegel

Licht

Dichroitischer Spiegel

Detektor
Sichtbares

Infrarotes Licht

Abbildung 3.5: Blockdiagramm eines adaptiven Optik Systems.

Abb. 3.5 zeigt die grunds¨atzliche Funktionsweise eines AO-Systems. Das einfallende Licht
aus dem Teleskopfokus f¨allt zunächst 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 Bezeichnung

”
Tip-Tilt-Spiegel“). Der andere korrigierende

Spiegel hat eine deformierbare Oberfl¨ache. Ihre Form kann durch Piezo-Aktuatoren ver¨andert
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 gegenw¨artige Form der Wellenfront bestimmt und ein
Korrektursignal erzeugt, welches an die beiden korrigierenden Spiegel gesendet wird. Der in-
frarote Teil wird für die eigentlichen wissenschaftlichen Beobachtungen genutzt. Diese Teilung
hat mehrere Vorteile: Die ben¨otigte Anzahl korrigierender und analysierender Elemente ist pro-
portional zu(D=r0)2 und die Korrekturzeit, die ein Bruchteil von�0 betragen muß, ist ebenfalls
im Infraroten länger, also ist ein System f¨ur Infrarotbeobachtungen leichter herzustellen7. Da
die Form der Wellenfront von der Wellenl¨ange so gut wie unabh¨angig ist, kann f¨ur den WFS
problemlos sichtbares Licht genutzt werden. F¨ur beide Baugruppen, WFS und Wissenschafts-
detektor, steht dann jeweils die volle Lichtausbeute des jeweiligen Wellenl¨angenbereiches zur
Verfügung.

Auch AO-Systeme messen, wie die Speckleinterferometrie, die Gestalt der einfallenden
Wellenfront durch Beobachtung einer nichtaufgel¨osten 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 schr¨ankt dies die Himmelsabdeckung eines solchen Systems drastisch
ein, da sich in der N¨ahe (� 3000) der zu beobachtenden Quelle immer ein ausreichend heller

7Ein 3.5 m-Teleskop w¨urde ein AO-System mit 1600 Elementen ben¨otigen, die mit mehr als 100 Hz angesteuert
werden, um im sichtbaren Spektralbereich eine wirkungsvolle Korrektur zu erzielen. Bei 2.2�m müssen dagegen
nur 46 Elemente mit ca. 60 Hz angesteuert werden. Die US Air Force betreibt jetzt ein System mit 941 Aktuatoren
am 3.5 m-Teleskop der Starfire Range; es dient der Beobachtung von Satelliten.
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Stern (mV � 13mag) befinden muß. In j¨ungster Zeit versucht man, diese Einschr¨ankung durch
mit Lasern künstlich erzeugte WFS-Sterne zu umgehen (siehe HUBIN, 1997).

3.4.2 Wellenfronten analysieren

X
Detektormatrix Einfallende, gestörte WellenfrontLinsenmatrix

δY

δ

Abbildung 3.6: Prinzipieller Aufbau eines Shack-Hartmann Wellenfrontsensors

Das gebr¨auchlichste System, um die Form von Wellenfronten zu analysieren, ist heute der
Shack-Hartmann Sensor. Er beruht darauf, daß die Teleskop¨offnung (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 werden k¨onnen. So ist unmittelbar einsichtig, daß der lokale Gradient
der Wellenfront in einer bestimmten Subapertur direkt zu einer Verschiebung des entstehenden
Bildes auf dem entsprechenden Subdetektor f¨uhrt (Siehe Abb. 3.6). Um jedoch die gesamte
Form der Wellenfront zu erfassen, bedient man sich eines mathematischen Kunstgriffs: Die
Phasenverteilung in der Apertur�(~�) wird in Polarkoordinaten dargestellt und nach sogenann-
ten Zernike-Polynomen entwickelt (ZERNICKE, 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 ihre N¨ahe zu 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

�(�;�) =
1X
i=1

aiZi(�;�); (3.20)

so benötigt man zur Erfassung vonN OrdnungenN=2 Subaperturen, da jede zwei Meßwerte
in Form der VerschiebungenÆX undÆY liefert. Es existiert eine Kopplungsmatrix�SH, welche
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die Zernikekoeffizienten mit den gemessenen Orten verkn¨upft:

~M = �SH � ~a (3.21)

Hier ist ~M der Meßwertvektor, der immer abwechselnd eine x- und eine y-Abweichungskoor-
dinate der Subaperturen enth¨alt, und~a enthält 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

Z4 (Fokus) ∆=0.111 Z6 (Astig.) ∆=0.064 Z8 (Koma) ∆=0.053

Abbildung 3.7: Einige Zernike-Polynome. Unter den Bildern angegeben ist die verbleibende
mittlere Phasenabweichung ¨uber die Apertur in Einheiten von(D=r0)5=3, wenn bis zum eben-
falls angegebenen Zernike-Grad korrigiert wurde.

Die Anwendung der Kolmogorovtheorie auf die Zernike-Zerlegung in Gl. 3.20 zeigt, daß
ein Großteil der St¨orungen in den niedrigsten Moden erscheint.Z1 ist konstant und f¨ur die Bil-
dentstehung vollkommen unerheblich,Z2 undZ3 geben die Verkippung der Wellenfront an und
sind für die Bildbewegung verantwortlich, die bereits ausf¨uhrlich diskutiert wurde. Der mittlere
quadratische Phasenfehler ¨uber die Apertur,h(��)2i beträgt nach Kolmogorov(D=r0)5=3, nach
der Korrektur der ersten drei Zernike-Moden, also der Bildbewegung, nur noch0:134(D=r0)

5=3.
Es ist daher sehr einfach, mit einem reinen Tip-Tilt-System (nur eine

”
Sub“-Apertur und ein um

zwei Achsen beweglicher Spiegel) eine sehr große 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 vergr¨oßert dagegen den beugungsbegrenzten Kern. Das
StrehlverhältnisZ = I=I0 = 1� h(��)2i (BORN & W OLF, 1970) ist ein Maß f¨ur die erreichte
Güte der Abbildung. Es gibt das Verh¨altnis der Maximalintensit¨aten in einer realen und einer
beugungsbegrenzten Abbildung an. Reale AO-Systeme trennen die Tip-Tilt-Korrektur von der
Korrektur der h¨oheren Ordnungen. Der deformierbare Spiegel kann so mit kleineren Aktua-
torausschl¨agen arbeiten. Die Korrektur bis zumN ten Zernicke-Grad erfolgt schließlich durch
Anlegen der nach Gl. 3.21 bestimmten Moden an den deformierbaren Spiegel.

Somit kann ein AO-System nat¨urlich nur die Phasenfehler der einfallenen Welle korrigieren.
Durch Szintillation hervorgerufene Schwankungen der Amplitude ¨uber die Apertur haben aber
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letztlich auf die Bildgestalt kaum Einfluß, sie verf¨alschen lediglich die photometrische Infor-
mation8. Jedoch spielt auch dieser Effekt bei Integrationszeiten gr¨oßer�0, wie sie mit AO bei
Erhaltung der beugungsbegrenzten Abbildung m¨oglich werden, keine Rolle.

Die bisher angestellten Betrachtungen bezogen sich alle auf Idealf¨alle. Es seien daher noch
einige wichtige Faktoren angemerkt, die Beobachtungen mit AO-Systemen im

”
richtigen Le-

ben“ erschweren:

� Natürlich ist der Vektor~M mit Meßfehlern behaftet. Daher muß die L¨osung Gl. 3.21 mit
einer Methode der kleinsten Quadrate approximiert werden. Dabei spielt das Seeing eine
große Rolle. Schlechtes Seeing vergr¨oßert die Meßfehler des WFS, da der WFS-Stern auf
eine größere Fläche abgebildet wird. Damit verschlechtert sich dann auch die Qualit¨at der
Korrektur. Bei sehr schlechtem Seeing muß die Zahl der korrigierten Moden verringert
werden, da die unzureichende Bestimmung von~M die höheren Moden mehr Schaden als
Nutzen anrichten l¨aßt.

� Der Abstand des Wissenschaftsobjektes vom WFS-Stern muß m¨oglichst klein gehalten
werden. Die isoplanatische Ebene wird mit zunehmendem korrigierten Zernicke-Grad
immer kleiner. Damit die h¨oheren Ordnungen den Effekt der niederen nicht wieder zu-
nichte machen, muß m¨oglichst dicht (� 1000) beim WFS-Stern beobachtet werden.

� Die Struktur der korrigierten PSF ist mitnichten die einer idealen Abbildung. Wie be-
schrieben, verbleibt ein Halo um den beugungsbegrenzten Kern. Dieser muß bei Blen-
denphotometrie durch Korrekturfaktoren ber¨ucksichtigt werden. Hierzu muß mindestens
ein punktförmiges 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
aufzusp¨uren und sichtbar zu machen. Allerdings ist Photometrie auf derartig bearbeite-
ten Bildern nur unter starken Vorbehalten m¨oglich, da die lokale Flußerhaltung, sofern es
nicht ausschließlich reine Punktquellen abgebildet sind, nicht gew¨ahrleistet werden kann.

3.4.4 Das System ADONIS

Zum Abschluß der Betrachtungen zur adaptiven Optik soll das System ADONIS9 vorgestellt
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 zur Verf¨ugung, beide mit
7x7 Subaperturen. Der deformierbare Spiegel hat 52 Aktuatoren, die maximale Korrekturfre-
quenz 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-Referenzsterne m¨ussen heller als
mV = 13mag sein und d¨urfen nicht weiter als 3000 vom zu beobachtenden Objekt entfernt lie-
gen. Die letzte Einschr¨ankung ergibt sich aus dem Durchmesser des dichroitischen Spiegels,
allerdings ist bei derartigem Abstand das erreichbare Strehlverh¨altnis schon um einen Faktor 4
(bei 2.2�m) gegen¨uber der Strehzahl des WFS-Sterns verringert. Die Leistung von ADONIS
im heutigen Zustand wird ausf¨uhrlich in BONACCINI & Mitarb. (1997) dargelegt. Zum Zeit-
punkt der Beobachtungen f¨ur diese Arbeit (August 1995) waren die Parameter im wesentlichen

8Bei Korrekturen sehr hoher G¨ute fällt allerdings die Szintillation doch ins Gewicht, da die Abbildung ein
Interferometrischer Vorgang ist und

”
perfekte“ Interferenz nur bei identischen Amplituden auftritt.

9Adaptive Optics Near Infrared System
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M1:Planspiegel; M2:Parabolspiegel; M3: Deformierbarer Spiegel (Aperturebene); M4: Tip-Tilt-Spiegel;
M5: Parabolspiegel; M6: Elliptischer Spiegel (Aperturebene); M7, M8, M9, MWS1, MWS3:Planspiegel

Dichroitischer
Spiegel

Abbildung 3.8: Optischer Aufbau von ADONIS. Mit dem Spiegel M6 kann der Bildausschnitt
des IR-Fokus um bis zu 3000 genüber dem WFS-Fokus in Rektaszension und Deklination ver-
stellt werden. Zwei Hartmann-Shack-Wellenfrontsensoren stehen zur Auswahl, EBCCD (Elec-
tron Bombarded Charged Coupled Device) f¨ur WFS-Sterne zwischen 8. und 13. Gr¨oßenklasse
und Reticon (Ein Diodenarray) f¨ur WFS-Sterne heller als mV = 8mag. (Europ¨aische S¨udstern-
warte)

mit den heutigen identisch, Ver¨anderungen wurden seither nur an der Software vorgnommen
um die Bedienbarkeit zu verbessern. Nach BONACCINI & Mitarb. (1997) ist ADONIS im be-
sten Fall (WFS-Stern mV = 5mag) in der Lage ein Strehlverh¨altnis von 0.52 zu erreichen,
wobei die Halbwertsbreite der PSF 0:0015 beträgt, also beugungsbegrenzt ist. Das Seeing betrug
bei diesem Experiment 0:007. Unter typischen Bedingungen von 100 seeing und einem WFS-Stern
mit mV=12 mag kann ADONIS noch immer eine PSF Halbwertsbreite von 0:004 im K-Band
erreichen.
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Drei Objekte

4.1 Die Quellenauswahl

Es werden drei ultrakompakte HII -Gebiete vorgestellt. Die Auswahl dieser drei Quellen kam
nach verschiedenen Kriterien zustande. Zwingend waren hierbei technische Kriterien: Es muß-
te, um die Beobachtbarkeit mit der adaptiven Optik zu gew¨ahrleisten, ein gen¨ugend heller
(mV � 13) Stern nahe genug (Æ � 3000) stehen. Um zur Kl¨arung der Natur der unterschied-
lichen Typen von UKHG beizutragen, wurden aus dem Ensemble von WC89 drei unterschied-
liche Gebiete ausgew¨ahlt, ein kometarisches, ein schalenf¨ormiges und ein Kern-Halo-Gebiet.
Außerdem sollten bei diesem ersten Versuch, die Entstehungsgebiete massereicher Sterne mit
adaptiver Optik zu beobachten, m¨oglichst einfach gute Ergebnisse zu erzielen sein. Daher wur-
den die hellsten Quellen aus dem WC89-Ensemble ausgew¨ahlt, welche die genannten anderen
Kriterien ebenfalls erf¨ullen.

Die Ergebnisse zu den drei Objekten sind bereits in referierten Zeitschriften ver¨offentlicht.
G45.45+0.05 wird in FELDT & Mitarb. (1998c) behandelt, G5.97-1.17 in STECKLUM & Mitarb.
(1997) und G5.89-0.39 in FELDT & Mitarb. (1998b). In Einzelfällen weichen die hier angege-
benen Ergebnisse leicht von denen in den Zeitschriftenartikeln ab. Dies geschieht nur dort, wo
zusätzliche Informationen zur Verf¨ugung standen, nachdem die Artikel gedruckt waren.

4.2 Das kometarische UKHG G45.45+0.06

G45.45+0.06 wurde erstmals 1971 von WYNN-WILLIAMS & Mitarb. bei 6 und 11 cm mit
dem Cambridge One Mile Telescope in Apertursynthese beobachtet. Sie entdeckten, genau wie
später MATTHEWS & Mitarb. (1977), daß das Objekt zu einem Haufen aus drei UKHG geh¨ort.
Die beiden anderen Haufenmitglieder sind G45.48+0.13 und G45.47+0.051. In dieser Arbeit
wird G45.45+0.06 als G45 bezeichnet, die Nachbargebiete werden bei Bedarf mit ihrem vol-
len Namen genannt. Die Haufenmitglieder haben alle eine ¨ahnliche Radialgeschwindigkeit von
etwa 58 kms�1 (MATTHEWS & Mitarb., 1977). Der Abstand der drei Gebiete untereinander
erreicht etwa 30, oder, bei der angenommenen Entfernung von 6.6 kpc (s.u.), 5.8 pc. 1977 fand

1Die Bezeichnung der Quellen basiert auf deren galaktischen Koordinaten, diese k¨onnen in der Literatur um
�0:01Æ differieren.
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BAUD eine CO-Wolke an der Position des Haufens, die ebenfalls eine ¨ahnliche Radialgeschwin-
digkeit aufweist.

Für die Analysen in dieser Arbeit wird eine Entfernung der Quelle von 6.6 kpc angenom-
men. Diese wurde von CHURCHWELL & Mitarb. (1990) aus NH3-Beobachtungen nach ga-
laktischen Rotationsmodellen (BRAND, 1986; BRAND & B LITZ, 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 zuverl¨assigste Methode der Entfernungsbestimmung an. Die bei dieser Methode auftre-
tende Unsicherheit einer weiten und einer nahen L¨osung 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 Flußdichte bei dieser Wellenl¨ange errechneten sie das Emissions-
maß des Objektes und bestimmten so den ben¨otigten Spektraltyp eines Zentralsterns auf der
Nullalterhauptreihe (NAHR) zu O7.5. Nach WC89 wird, bestimmt man den Spektraltyp ¨uber
die vorliegenden IRAS-Fl¨ussen aus der bolometrischen Leuchtkraft der Quelle, ein Stern des
Spektraltyps O4 NAHR ben¨otigt, oder aber ein Haufen mit einem Stern vom Typ O5.5 NAHR
als hellstem Mitglied. Allerdings muß bemerkt werden, daß bei dieser Absch¨atzung von einer
Entfernung von 9.3 kpc ausgegangen wurde. Die kometarische Erscheinung von G45 wurde auf
eine Bewegung durch umgebendes Material zur¨uckgeführt.

Allerdings entdeckten WILNER & Mitarb. (1996), daß die kometarische Struktur von G45
lediglich ein Teil einer ausgedehnteren Schale ist, die auf ihrem 3.6 cm-VLA-Bild erkennbar
wird. Diese Struktur war auch von GARAY & Mitarb. (1993) bei 6 cm beobachtet worden.
WILNER & Mitarb. (1996) beobachteten auch die von dem Komplex ausgehende HCO+(1-
0) Emission und entdeckten dabei Klumpen in der umgebenden Wolke. Diese Autoren speku-
lieren darüber, daß die Expansion von G45 m¨oglicherweise die weniger weit zur¨uckliegende
Sternentstehung in den anderen beiden UKHG verursacht hat. Da alle gefundenen Klumpen
hinreichend viel Masse (20 – 100 M�) enthalten, um die Entstehung massereicher Sterne zu
ermöglichen, erw¨agen WILNER & Mitarb. (1996) die Möglichkeit, daß in dieser Region ein
OB-Sternhaufen entsteht. MOONEY & Mitarb. (1995) haben die in G45 allein enthaltene Ge-
samtmasse aus 1.3 mm Kontinuums-Beobachtungen zu 5000 M� bestimmt.

G45 stellte also von vornherein ein interessantes UKHG dar, in dem die M¨oglichkeit be-
stehen sollte, sequentielle Sternentstehung bzw. deren Ursprung zu finden. Desweiteren sollte
es durch die Beobachtungen mit hoher Aufl¨osung endlich gelingen, die von WC89 angestellten
Betrachtungen bez¨uglich der Ionisationsquelle(n) zu ¨uberprüfen. Nicht zuletzt sollte die Hypo-
these, die kometarische Erscheinung sei auf Bewegung durch umgebendes Material entstanden,
einer genaueren Pr¨ufung 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 ausgedehnten HII -Gebiet M8,
dem Lagunennebel. Sie erstreckt sich in der Umgebung des extrem dichten Sternhaufens NGC 6523,
dessen massereichstes Mitglied Her 36 ist (WOOLF, 1961). Unter Ber¨ucksichtigung von Entfernungs-
und Vollständigkeitseffekten, ist die Sternendichte in NGC 6523 (ALLEN, 1986; RICHTER,
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1996) vergleichbar mit dem Trapezium Haufen im Orion-Nebel (MCCAUGHREAN & STAUF-
FER, 1994). DieÄhnlichkeit von Her 36 mit�1 Ori C wird durchIUE-Spektren best¨atigt,
die von WALBORN & PANEK (1984) dahingehend interpretiert werden, daß Her 36 dicht an
der NAHR liegt, wobei er einen schw¨acher entwickelten Wind besitzt als Hauptreihensterne.
Der ionisierte Wind von Her 36 und sein UV-Strahlungsfeld beeinflussen das dichte, umgeben-
de Medium sehr stark. Blasenf¨ormige HII -Gebiete breiten sich durcḧOffnungen hindurch aus
(CHAKRABORTY & A NANDARAO, 1997) und gaben der Region ihren zweiten Namen: Der
Stundenglasnebel (ALLEN, 1986).

Mitten in diesem, als aktive Sternentstehungsregion bekanntem Gebiet (LADA & Mitarb.,
1976; WOODWARD & Mitarb., 1986), liegt das UKHG G5.97. Seine Entfernung wird hier mit
1.8 kpc als identisch zu der des assoziierten Sternhaufens (VAN DEN ANCKER & Mitarb., 1997)
angenommen. Es wurde in der Durchmusterung von WC89 als Kern-Halo-Gebiet klassifiziert.
Der aus dem Emissionsmaß bestimmte Spektraltyp der Ionisationsquelle ist B0. 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 (Æ = 2:007� 0.024 pc) läßt folgern, daß dieser an
der Ionisation des Gebietes zumindest beteiligt sein k¨onnte. Da die optische Sichtbarkeit zudem
nur geringe Mengen umgebender Materie zul¨aßt, bestand die Vermutung, daß es sich hier um
ein gänzlich extern ionisiertes Gebiet handelt. Da solche Gebiete h¨aufig in Form von Proplyds
existieren, ergab sich die M¨oglichkeit, erstmalig ein Proplyd außerhalb der Orion-Trapezregion
und in der vierfachen Entfernung der bisher bekannten Objekte dieser Art zu entdecken.

4.4 Das schalenf̈ormige UKHG G5.89�0.39

G5.89-0.39 (im Folgenden als G5.89 bezeichnet) ist eines der meistuntersuchten und zugleich
auffälligsten UKHGüberhaupt. Es wurde von WC89 als schalenf¨ormiges UKHG klassifiziert.
Seine Entfernung von 2.6 kpc von der Sonne wurde von DOWNES & Mitarb. (1980) bestimmt
und galt bis vor kurzem unumstritten. Allerdings geben neueste Sch¨atzungen von ACORD

& Mitarb. (1998) diese Entfernung als obere m¨ogliche Grenze an. Trotzdem wird sie f¨ur al-
le Analysen in dieser Arbeit genutzt.

Zu diesem UKHG wurden zu viele Arbeiten ver¨offentlicht um alle nennen zu k¨onnen. 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 von GOMEZ & Mitarb. (1991)
mit dem gleichen Instrument in D-Konfiguration bei 1.3 cm beobachtet. Bei diesen Beobach-
tungen erscheint die Quelle im wesentlichen unaufgel¨ost mit einer schwachen, ausgedehnten
Komponente in s¨udöstlicher Richtung.

Beobachtungen im MIR durch BALL & Mitarb. (1992) ergaben großëAhnlichkeit des Er-
scheinungsbildes bei diesen Wellenl¨angen mit jenem im Radiobereich – mit einer entscheiden-
den Ausnahme: In der s¨udlichen Hälfte konnte keine MIR Emission nachgewiesen werden.
BALL & Mitarb. (1992) nannten als Begr¨undung für diesen Umstand eine nicht-zentrische Po-
sition des anregenden Sterns innerhalb der Schale.

Dagegen modellierten CHURCHWELL & Mitarb. (1990) und, kürzlich FAISON & Mitarb.
(1998), das Objekt als kugelsymmetrische Staubschale, die ein staubfreies Gebiet um einen
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Zentralsterns des Typs O6 NAHR umschließt. Diese Modellierung beruhte auf der Anpassung
des Modells an die gemessene spektrale Energieverteilung (SEV). Die vorhergesagten Inten-
sitätsverteilungen enthielten bereits die ringf¨ormige Verteilung der Emission bei den IRAS-
Wellenlängen 12, 25, 60 und 100�m. Ein ähnliches Modell wurde von HARVEY & Mitarb.
(1994) vorgeschlagen. Allerdings bezeichnen letztgenannte Autoren ihr eigenes, kugelsymme-
trisches Modell wegen der offensichtlich nicht-sph¨arischen Morphologie des Objektes als un-
wahrscheinlich.

G5.89 ist auch als Ursprung einer der energiereichsten Ausstr¨omungen innerhalb der Ga-
laxis bekannt. Noch immer gibt es aber Diskussionen dar¨uber, wie die Orientierung dieser
Strömung ist und ob es sich um eine einzelne Ausstr¨omung oder um eine Kombination aus
multiplen Strömungen und treibenden Quellen handelt (HARVEY & FORVEILLE, 1988; ZIJL-
STRA & Mitarb., 1990; CESARONI & 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 Entfernung l¨aßt eine entsprechend h¨ohere lineare
Auflösung zu (1000 AE imK 0-Band). Die Diskussion um sph¨arische oder nicht-sph¨arische
Morphologie läßt zumindest hoffen, daß hier eine Art klassischer Str¨omgren-Sph¨are beobachtet
werden kann. Desweiteren sollten weitere Nachweise ¨uber den Ausfluß erbracht werden. Da
Ausströmungen gew¨ohnlich mit zirkumstellaren Scheiben in Verbindung gebracht werden, bot
sich hier eine besondere Gelegenheit nach einer derartigen Scheibe zu suchen.
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Beobachtungen und Datenreduktion

Die einzelnen Beobachtungen der drei Objekte zogen sich insgesamt ¨uber einen Zeitraum von
drei Jahren hin, einzelne Beitr¨age sind noch ¨alter. Sie sind in den Tabellen 5.1, 5.3 und 5.2
zusammengefaßt. Ihre Durchf¨uhrung und die Reduktion der Daten soll nun kurz beschrieben
werden.

5.1 Beobachtungen mit adaptiver Optik

5.1.1 J-,H- und K 0-Band-Beobachtungen

Die Beobachtungen in den Infrarotb¨andernJ , H undK 0 mit dem AO-System ADONIS wur-
den im August 1995 durchgef¨uhrt. Als Kamera fand SHARP21 (HOFMANN & Mitarb., 1995)
Verwendung, die mit einem 256�256 Pixel großen NICMOS3-Chip2 bestückt ist.

Ein Bild besteht aus mehreren Einzelaufnahmen, die jeweils 200 s belichtet wurden. Als
Pixelskala wurde 0:0005 gewählt, was als Abtastdichte f¨ur die PSF unter den gegebenen Bedin-
gungen ausreichend war. Um das Gesichtsfeld, was somit 12:005�12:005 betrug, zu vergr¨oßern
und gleichzeitig Information ¨uber den Himmelshintergrund zu erhalten, wurden mehrere, sich
teilweiseüberdeckende Felder aufgenommen. Der Himmelshintergrund wurde dann pixelweise
aus dem Medianwert des entstandenen Kubus bestimmt. Die Variation der Pixelempfindlich-
keitenüber den Detektor, das sogenannte Flachfeld, wurde durch eine Aufnahme der geschlos-
senen Kuppel mit eingeschalteter Innenbeleuchtung bestimmt. Anschließend wurden die Bild-
daten mit dem mittlerweile standardisierten Reduktionsverfahren f¨ur Infrarotaufnahmen (eine
schematische Darstellung findet sich z.B. in LAUNHARDT, 1996) von Himmelshintergrund und
Empfindlichkeitsvariationen befreit und der Inhalt toter oder heißer Pixel durch Interpolation
über umgebende Pixel bestimmt und ersetzt. Diese Datenreduktion erfolgte mit dem Programm-
paket IDL3.

Zur photometrischen Kalibration wurde der UKIRT4-Standardstern Y4338 aufgenommen.

1System for High Angular Resolution Pictures 2
2Eine HgCdTe-Detektormatrix, die vonRockwellfür 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. GFa PSF Ref. Sternb Empfindl.
HwB (Mag.)c

1995 Aug 1.64�m (H) ESO 3.6 m/ADONIS(S)d 12:005 0:005e Y4338 (5.68) 20.0
1995 Aug 2.15�m (K’) ESO 3.6 m/ADONIS(S)d 12:005 0:004e Y4338 (5.42) 18.4
1997 Jul 2.166�m (Br
) CA 2.2 m/MAGIC 164:000 1:001 GL748 (6.30) 14.6
1997 Oct 3.5�m (L) TIRGO 1.5 m/TC-MIRC 70:004 2:005 HD203856 (6.84) 14.5
1997 Jul 10.5�m (N) ESO 2.2 m/MANIAC 21:008 1:003 
Aqu (0.78) 10.7
1992 Aug 11.7�m 200” Hale 16:002 1:001 �Lyr (0.00) 9.3

(�� = 1�m) /SpectroCam10

a Gesichtsfeld einer Einzelaufnahme
b Mit Helligkeit in Magnituden in der beobachteten Wellenl¨ange.
c Bestimmt aus dem Hintergrundrauschen f¨ur Punktquellen mit der gegebenen PSF (1�
Detektion).

d ADONIS(S) = ADONIS mit Kamera SHARP2, ADONIS(C) = ADONIS mit Kamera COMIC.
e Das Seeing betrug w¨ahrend der Beobachtungen 1:000, die Auflösung 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 nach RICHARDSON (1972) und LUCY (1974) zur Anwendung (siehe Anhang
B). Im Falle von G45 wurde dieses Verfahren leicht abge¨andert, indem zur R¨uckfaltung im letz-
ten Schritt der Iteration eine schmalere Gaußfunktion verwendet wurde als die angenommene
PSF. Dadurch werden enge Punktquellen besser getrennt. Der verwendete Algorithmus ist in B
dargestellt.

Ebenso kam zur Verbesserung der Darstellungen ein Entropie maximierender Multiskalen-
filter zum Einsatz, wie er in PANTIN & 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 ausschließlich der besseren Erkennbarkeit der be-
schriebenen Details in der gedruckten Darstellung: Alle Operationen wie Identifikation, Photo-
metrie und Positionsbestimmung wurden ausschließlich auf nicht-entfalteten und ungefilterten
Datensätzen durchgef¨uhrt!

5.1.3 L-Band-Beobachtungen

Für Beobachtungen bei 3.5�m kann ADONIS in Kombination mit der COMIC5-Kamera (FEAU-
TRIER & Mitarb., 1995) betrieben werden. Derartige Beobachtungen wurden im Mai 1996 f¨ur
G5.89 und G5.97 durchgef¨uhrt. Sie waren Teil einer polarimetrischen Untersuchungskampa-
gne. Allerdings wird in dieser Arbeit nur morphologische Information ¨uber G5.89 und die pho-
tometrische Information ¨uber G5.97 verwertet. Es wurde ein Pixelmaßstab von 0:001 pro Pixel
verwendet.

5Come-On Mid Infrared Camera, Come-On war die Bezeichnung des Vorg¨angersystems von ADONIS
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Datum � Tel./Instr. GFa PSF Ref. Sternb Empfindl.
VwB (Mag.)c

1995 Jul I HST/PC2e 36:008 0:0015 intrins.f 22.9
1995 Jul H�/H�/[OIII ] HST/PC2 36:008 0:0009 intrins.f 20.8
1995 Jul S[II ]/[N EII] HST/PC2 36:008 0:001 intrins.f 21.4
1995 Aug J /H/K 0 ESO 3.6 /ADONIS(S)d 1300 0:005/0:004 Y4338 (6.30/5.68/5.42) 21.1/19.6
1996 Mai L ESO 3.6 /ADONIS(C)d 12:008 0:0052 HD136754 (7.14) –
1992 Aug 11.7�m 200” Hale/SpectroCam10 16:002 �Lyr (0.00) 5.2

Fußnoten siehe Tabelle 5.1
e 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
MAGIC6 (HERBST & Mitarb., 1993) beobachtet. Zwei Aufnahmen in den Filtern Br
 und dem
zugehörigen Kontinuumsfilter7 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 Fluß in der Br
-Linie wur-
de durch Interpolation aus den bekannten Fl¨ussen inH undK bestimmt, wobei ein linearer
Spektralverlauf angenommen wurde. Die Subtraktion des Kontinuumsanteils geschah durch pi-
xelweise Differenzbildung zwischen den beiden Datens¨atzen. Es stellte sich heraus, daß nach
dieser Prozedur der verbleibende Fluß 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 Br
 und H2(1 � 0)S1, sowie den dazugeh¨origen Kontinua
beobachtet. Zur Flußkalibration diente der Standardstern HD169588. Neben den Standardpro-
zeduren zur Datenreduktion, die analog zur Auswertung der MAGIC-Daten verlief, mußte auf-
grund der gr¨oßeren Filterbreiten die Subtraktion der Kontinuumsanteile in einem aufwendigeren
Verfahren vorgenommen werden. Der Fluß pro Pixel im Linienbild ist durch

FL = SL j�L TL j�L

+ SC j�L TL j�L (5.1)

gegeben. Hierin bezeichnetFL den Fluß in der Linie. Das Symbol
”
j“ bedeutet

”
an der Stelle“,

daher gibtTL j�L die Transmission des Linienfilters an der Stelle der Linie an. Da die Bilder
bereits flußkalibriert sind, wird die Transmission relativ zu der des Linienfilters an der Stelle
der Linie gemessen, d.h.TL j�L= 1. SL bezeichnet den Beitrag der Linienphotonen pro Pixel,
SC den Kontinuumsfluß. Letzterer ist im ganzen Filter vorhanden, wohingegen die Linie selbst
als so schmal angenommen wird, daß sie nur an der ihr zugeh¨origen Wellenlänge existiert. Der

6Max Planck General-Purpose Infrared Camera
7Siehe Filterliste in Anhang A
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Datum � Tel./Instr. GFa PSF Ref. Sternb Empfindl.
VwB (Mag.)c

1995 Aug H/K 0 ESO 3.6 /ADONIS(S)d 1300 0:005/0:004e Y4338 (5.68/5.42) 21.1/19.6
1998 Jul 2.170/�m (Br
) ESO 2.2 m/IRAC2b 13000 1:005 HD169588 (8.71) 14.6
1998 Jul 2.126�m (H2) ESO 2.2 m/IRAC2b 13000 1:005 HD169588 (8.71) 14.6
1996 Mai L ESO 3.6 /ADONIS(C)d 12:008 0:0052 – –
1998 Mai 10.6�m/ 12.8�m ESO 3.6 m (TIMMI) 4300 1:001 �Sgr( -1.65 / -1.74) 4.9 / 4.9
1992 Aug 11.7�m 200” Hale/SpectroCam10 16:002 1:001 �Lyr (0.00) 5.0c

1996 Okt Q ESO 2.2 (MANIAC) 43:005 1:005 �Sgr (-1.74) 5.0
1996 Mar 1.3 mm ESO SEST (Bolo) 40 e 2300 Uranus 120mJyf

Fußnoten a-d siehe Tabelle 5.1
e Kartengröße
f Empfindlichkeit der Karte (1�) in Jy.

Tabelle 5.3:Beobachtungen von G5.89

in den Kontinuumsfilter fallende FlußFC ist nun gegeben durch:

FC = SL j�L TC j�L +SC j�C TC j�C (5.2)

Berücksichtigt man die Variation des Kontinuumsflusses durchSC j�L= � � SC j�C, so führt
Einsetzen von Gl. 5.2 in 5.1 auf

SL =

�
FL

�
�

FC

TC j�C

�
�

�
1

�
�
TC j�L
TC j�C

��1
: (5.3)

Da alle Filterbreiten identisch sind, brauchen sie, wie hier geschehen, nicht in den Gleichun-
gen ber¨ucksichtigt zu werden. Der Faktor� beschreibt die Variation der Kontinuumsstrahlung
mit der Wellenlänge. Er wurde derart bestimmt, daß die Restflußdichte in f¨unf ausgew¨ahlten
Feldsternen – von denen im Normalfall keine Linienemission ausgeht – gleichzeitig minimiert
wurde. Um die Flußdichte im Br
-Bild zu bestimmen, wurden zwei Kalibrationen mit den
Kontinuumsfiltern zu H2(1 � 0)S1 und Br
 durchgeführt. Es zeigte sich, daß die Ergebnisse
nirgendwo im Bild mehr als 4% voneinander abwichen. Bei der Kalibration des H2(1 � 0)S1
Bildes konnte nur der unmittelbar zugeh¨orige Kontinuumsfilter verwendet werden, da der an-
dere zu stark mit Br
-Fluß

”
verunreinigt“ war.

5.3 Mittleres Infrarot

Daten zwischen 3.5 und 21�m wurden mit den Kameras TC-MIRC8 (ROBBERTO & Mit-
arb., 1994) am Gornergrat 1.5 m-Teleskop TIRGO9, MANIAC 10 (BÖKER & Mitarb., 1997) am
2.2 m-Teleskop der ESO, TIMMI11 (KÄUFL & Mitarb., 1992) am 3.6 m-Teleskop der ESO und
SpectroCam 10 (HAYWARD & Mitarb., 1993) am 5 m- Hale-Teleskop gewonnen.

8Two-Channel Mid-Infrared Camera
9Telescopio Infrarosso del Gornergrat

10Mid- and Near-Infrared Array Camera
11Thermal Infrared Multi Mode Instrument
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Abbildung 5.1: Zur Auswertung der MIR-Daten. Den in graue K¨asten eingerahmten Schritt
vollzieht die Kamera automatisch, die Datens¨atze 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 enth¨alt 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 Wellenl¨angenbereich zugeh¨orige Wien-Temperatur einige hun-
dert Kelvin beträgt, wird der Detektor sehr schnell aufgrund des Himmelshintergrundes und
auch der Strahlung der Teleskopstruktur selbst ges¨attigt. Beides muß daher durch Anwendung
des sogenannten

”
chopping and nodding“ eliminiert werden. Beim Chopping wird ein Hilfs-

spiegel dauernd so bewegt, daß die Quelle an zwei Orten des Detektors abgebildet wird. In
beiden Positionen wird eine kurze Integration durchgef¨uhrt. Die Kamera zieht beide Aufnah-
men in Echtzeit voneinander ab und f¨uhrt den Schritt so oft aus, wie vom Beobachter gew¨unscht
wird. Die Auslenkung des Choppingspiegels betr¨agt hierbei einige 1000. Es muß nat¨urlich dar-
auf geachtet werden, daß nicht gerade in dieser Entfernung in der entsprechenden Richtung
ein weiteres Objekt vorhanden ist. Da der Spiegel zus¨atzlich die Wärmestrahlung des Tele-
skops und seiner Optik selbst mit erfaßt, ist das entstehende Bild immer noch nicht frei von
Artefakten. Deshalb wird die gleiche Prozedur nach einem kurzen Verfahren des Teleskops
(nodding) noch einmal durchgef¨uhrt. Da der Teleskophintergrund jetzt der gleiche ist, kann er
durch Subtraktion der beiden Datens¨atze entfernt werden. Dabei entsteht ein Bild, welches die
Quelle einmal – mit doppelter Intensit¨at – positiv und zweimal negativ zeigt. Um das enthaltene
Signal-Rauschverh¨altnis 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 gleichm¨aßig ausgeleuchtetes,
also flaches Feld kann wegen des oben genannten Temperaturbereichs nicht gefunden werden12.

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

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

Alle drei Objekte wurden bei 11.7�m mit der SpectroCam 10 beobachtet (T.L. HAYWARD,
priv. Mitteilung). Dort wurde jeweils ein Mosaik aus f¨unf Einzelbildern aufgenommen und in
die Ergebnisbilder kombiniert. Die Gesamtintegrationszeit auf der Quelle betrug jeweils 20 s.
Zur photometrischen Kalibration diente der Standardstern� Lyrae.

Mit MANIAC wurden Bilder von G45 (N -Band, 1135 s Integrationszeit, Standardsterne

 Aquilae,� Serpens undÆ2 Grusis) und G5.89 (Q-Band, 210 s Integrationszeit, Standardstern
� Sagitarii) aufgenommen. TIMMI lieferte Daten zu G5.89 in den Linien [SIV ] und [NeII ] mit
jeweils 4.5 s Integrationszeit. Als photometrischer Standardstern diente hier ebenfalls� Sagita-
rii.

5.4 1.3 mm Beobachtungen

Die mm-Kontinuumsstrahlung von G5.89 wurde im M¨arz 1996 mit dem SEST13 der ESO
beobachtet. Zum Einsatz kam das3He-gekühlte Einkanal-Bolometer (KREYSA, 1990). Die
Äquivalentbandbreite des Bolometers betr¨agt� 50 GHz. Es wurde bei einer Frequenz von
�0 = 236 GHz (�0 = 1:27 mm) beobachtet. Der effektive Durchmesser der Teleskopkeu-
le beträgt 2300. Zur Beobachtung von G5.89 wurde die

”
double beam“ Technik angewendet

(EMERSON & Mitarb., 1979). Dabei wird, ¨ahnlich 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 kontinuierlich mit 800/s in Azimut be-
wegt wurde. Am Ende eines solchen Scans, der eine L¨ange von 40 hatte, wurde das Teleskop
zurückbewegt und 800 höher ein neuer Scan gefahren. Der Ausschlag des Choppingspiegels be-
trug hierbei 6700. Zu Kalibrationszwecken wurde auf die gleiche Weise eine Karte vom Planeten
Uranus aufgenommen. Dessen Helligkeitstemperatur wurde nach GRIFFIN & ORTON (1993)
zu 96 K angenommen.

Die Datenreduktion erfolgte unter Verwendung der SEST-Standardsoftware und des Paketes
MOPSI14, welches die NOD2- und GAG-Bibliotheken nutzt.

5.5 2 cm-Beobachtungen

G5.97 wurde im Dezember 1996 von P. HOFNER (Private Mitteilung) mit dem VLA in A-
Konfiguration bei einer Wellenl¨ange von 2 cm beobachtet. Diese Daten standen in fertig redu-
zierter Form zur Verf¨ugung. Sie bieten mit 0:0017 eine deutlich h¨ohere Auflösung als die Daten
von WC89 (0:0041) und zeigen wegen der Unempfindlichkeit des Interferometers gegen¨uber aus-
gedehnten Strukturen nur den Kern von G5.97.

13Swedish-ESO Submillimetre Telescope
14Geschrieben von Robert Zylka, Max-Planck-Institut f¨ur Radioastronomie, Bonn
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5.6 Daten vom Weltraumteleskop Hubble

Das Stundenglas in M8, welches auch G5.97 enth¨alt, wurde von der HST Planetary Camera 2
(PC2) bei einem Maßstab von 0:00046 pro Pixel beobachtet. Diese Beobachtungen waren Teil der
garantierten Beobachtungszeit der

”
Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2)“-Gruppe. Nach-

dem die einjährige Exklusivanspruchperiode abgelaufen war, standen diese Daten zur freien
Verfügung. Schmal- und Breitbanddaten wurden aus dem ST-ECF15 Archiv geholt (Datens¨atze
U2O80xxxT). Die Daten liegen ab Archiv fertig flachfeld- und hintergrundkorrigiert vor und
sind außerdem flußkalibriert. 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 Meßwerte zwischen den Bildern
stark (> 10�) voneinander abweichen, ersetzt. Zum Ersetzen wurde entweder das Minimum
der drei Meßwerte im entsprechenden Pixel (falls zwei Bilder an der Stelle eine kosmische De-
tektion beinhalteten), oder der Mittelwert der beiden kleineren Meßwerte (Falls nur ein Wert
nach oben abwich) verwendet.

5.7 Astrometrie

Um Informationen ¨uber astrophysikalische Objekte zu erhalten, werden viele Schl¨usse aus dem
Vergleich der Erscheinungsbilder bei verschiedenen Wellenl¨angen gezogen. Neben Schwierig-
keiten, wie unterschiedlichen Aufl¨osungen und Keulengr¨oßen bei jeder Beobachtung, ist es un-
abdingbar, einen gemeinsamen astrometrischen Rahmen f¨ur alle Beobachtungen herzustellen.
Hierbei stellen sich besondere Probleme, wenn hochaufl¨osende Bilder mit kleinen Gesichtsfel-
dern in sehr verschiedenen Wellenl¨angenbereichen zur Deckung gebracht werden sollen, wie
z.B. die hochaufl¨osenden Infrarotdaten mit den Radiokarten von WC89. Dieses Problem wurde
mit einer Doppelstrategie gel¨ost: Zunächst enthalten alle NIR-Bilder mindestens einen optisch
sichtbaren Stern, den Wellenfrontsensorstern f¨ur die adaptive Optik. Dessen Position wurde im
digitalisierten Palomar-Himmelskatalog (Digitized Sky Survey, DSS) bestimmt und die Bilder
mit dem bekannten Aufnahmemaßstab von 0:0005 pro Pixel kalibriert. Damit waren die NIR-
Bilder an die Astrometrie des DSS angebunden. Zum zweiten wurde bei G45 und G5.89 die
Br
-Aufnahme genutzt. Ihre 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 die Br
-Aufnahme natur-
gemäß alle Sterne desK-Bildes enthält, konnten die beiden Astrometriesysteme verglichen
werden. Es zeigte sich, daß die Abweichung zwischen beiden stets unterhalb von 0:002 lag.

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 Wellenl¨angenbereichen als approbates Mittel zur
Erstellung des astrometrischen Rahmens. Bei G45 konnte dies zus¨atzlich anhand einer deut-
lich in allen MIR-Bildern erkennbaren Punktquelle, die auch im nahen Infrarot erkennbar ist,
überprüft werden.

15Space Telescope - European Coordinating Facility, Europ¨aische Koordinierungsstelle des Weltraumteleskops
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Bei der in allen Wellenl¨angen punktf¨ormig erscheinenden Quelle G5.97 war die Optimie-
rung von Kreuzkorrelationen nicht notwendig. Allerdings zeigte sich dort, daß der Referenz-
rahmen des DSS gegen¨uber der Radioastrometrie verschoben war. Er wurde unter der plau-
siblen Annahme, daß das Maximum der H�-Emission mit dem der Radioemission zusam-
menfallen sollte,

”
zurechtger¨uckt“. Die Verschiebung betrug dabei 1:009. EineÜberprüfung des

DSS-Koordinatensystems in einem Umkreis von 100 anhand von 2 Sternen des PPM16 und 11
Sternen des USNO17 Katalogs ergab, daß diese Verschiebung noch im Rahmen der ¨ublichen
Abweichungen liegt. Die Astrometrie der NIR-Bilder wurde dann anhand von 4 gemeinsamen
Sternen an die der HST-Daten angekn¨upft. Damit stimmen die astrometrischen Rahmen der drei
Beobachtungskategorien (Radio, IR, HST) mit einer Genauigkeit von besser als 0:001 überein.

5.8 Photometrische Kalibration

In allen Infrarotwellenlängen lagen nach Durchf¨uhrung der Flachfeld-, Himmels- und Schlecht-
pixelkorrekturen Bilddaten vor, die pro Pixel eine bestimmte Z¨ahlrate enthielten. Diese Z¨ahlrate
ist bei allen verwendeten Infrarotdetektoren in sehr guter N¨aherung proportional zur Anzahl der
in dem Pixel empfangenen Photonen und damit zur Flußdichte18. Um diese Flußdichte aus den
Zählraten zu bestimmen, wurden Standardsterne mit bekannten Flußdichten beobachtet und aus
diesen Beobachtungen die erhaltene Z¨ahlrate pro Jy und pro s Integrationszeit bestimmt. Durch
einfache Multiplikation mit dem erhaltenen Faktor erh¨alt man dann ein Bild, das in Jy/Pixel ka-
libriert ist. Bei einigen Schmalbandaufnahmen ist die Flußdichte der Standardsterne nicht direkt
für die Linien bekannt, sie wurde in der Regel linear aus den benachbarten Breitbandfilterfluß-
dichten interpoliert. Abweichende Verfahren, wie die Benutzung der IRAS-LRS19-Spektren,
werden beim jeweiligen Objekt erw¨ahnt.

16Positions and Proper Motions Katalog, BASTIAN & ROESER(1993)
17U.S. Naval Observatory
18Sofern der Detektor nicht ges¨attigt ist, worauf bei den Beobachtungen selbstverst¨andlich geachtet wurde!
19IRAS Low-Resolution Spectrograph



Kapitel 6

G45.45+0.06 – Die Perlenkette am Himmel

6.1 Ergebnisse

6.1.1 Pr̈asentation der Bilddaten

In diesem Abschnitt sollen zun¨achst die reduzierten Daten zu G45 pr¨asentiert werden. Die Dis-
kussion einzelner Merkmale erfolgt dann im n¨achsten Abschnitt; dort werden dann auch die
Schlußfolgerungen gezogen.

DasK 0-Band Bild ist in Abb. 6.1A dargestellt. Alle Bilder zu diesem Objekt nutzen den
Stern an der Stelle (000,000) als Positionsreferenz. Der Wellenfrontsensorstern ist an Position
(+1400,+1100) sichtbar. G45 liegt westlich der Bildmitte. Die st¨arkste Quelle innerhalb von G45
ist die etwas in Ost-Westrichtung ausgedehnte an Position (+3:005,+5:005). 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.). N¨ordlich dieses Komplexes liegen mehrere, auf ei-
nem nach S¨uden ge¨offneten Bogen angeordnete Punktquellen, ganz ¨ahnlich wie Perlen auf einer
Kette aufgereiht. Auch n¨ordlich dieser Kette liegen noch einige interessante Quellen. Besonders
hervorzuheben ist hier diejenige an Position (+300,+10:005), die im MIR starke Emission zeigt und
auf den entsprechenden Bildern deutlich erkennbar ist. Unmittelbar ¨ostlich dieser Quelle befin-
det sich an Position (+400,+10:008) ein Objekt mit einer angesetzten, ausgedehnten Struktur. Ein
ähnliches Objekt befindet sich an Position (+600,+9:008).

Abb. 6.1B zeigt die entsprechendeH-Band Aufnahme. Zwar wurde hier nur der s¨udwestli-
che Teil beobachtet, der G45 selbst enth¨alt, aber grunds¨atzlich zeigt sich das gleiche Bild: Die
Perlenkette mit der darunterliegenden, starken Dreifachquelle. Man erkennt auch unmittelbar,
daß viele Einzelquellen stark verr¨otet sind, die Objekte an den Positionen (+400,+4:008 - unmit-
telbar südöstlich der Dreifachquelle) und (+7:008,6:008) fehlen ganz, die anderen erscheinen gegen
den Untergrund deutlich schlechter abgehoben als inK 0.

In Abb. 6.2 ist das Ergebnis der in Anhang B dargelegten Entfaltungsprozedur f¨ur dasK 0-
Band gezeigt. Aus technischen Gr¨unden 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 mitl � n bezeich-
nete Dreifachquelle klar erkennbar. Die Positionen der Einzelquellen sowie die Ergebnisse der

45
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G45.45+0.06 K’

REFERENZ-POS.: Rekt. 19h11m59.s70 Dekl.  +11o03’50."3  (1950)
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Abbildung 6.1: Mit adaptiver Optik entstandene Aufnahmen von G45.A: K 0-Band Bild, darge-
stellt in logarithmischem Maßstab. Die Grauskala reicht von 0.8 mJy/2

00 bis 24 mJy/200. B: H-
Band Bild. Die ebenfalls logarithmische Grauskala reicht hier von 0.08 mJy/2

00 bis 2.4 mJy/200.
An den unterschiedlichen Betr¨agen wird deutlich, daß die Objekte inK 0 deutlich heller erschei-
nen.

Photometrie sind in Tabelle 6.1 angegeben. Dem entfalteten Bild sind Konturlinien der 6 cm-
Radiokarte von WC89 ¨uberlagert. Aus dem Vergleich wird unmittelbar deutlich, daß die Per-
lenkette gr¨oßtenteils entlang der Ionisationsfront verl¨auft.

Das Ergebnis der Br
-Beobachtungen findet sich in Abb 6.3. Dort ist in Grauskalierung
das Kontinuumsbild (2.22�m) gezeigt, um einen̈Uberblick über die gesamte Region zu ge-
ben. Dieüberlagerten Konturlinien repr¨asentieren reine Br
-Emission, das Kontinuum ist dort
subtrahiert. Da diese Aufnahme mit

”
konventioneller“ Beobachtungstechnik entstand, ist die

Auflösung deutlich schlechter als in denK 0- undH-Bildern. Allerdings liefert das resultieren-
de, deutlich gr¨oßere Gesichtsfeld Information ¨uber die Umgebung von G45. Deutlich erkennbar
ist, daß das gesamte HII -Gebiet eine schalenartige Struktur mit einem Durchmesser von etwa
4000 aufweist, wobei zus¨atzliche Emission nordwestlich und n¨ordlich von G45 vorliegt. Die 4000

entsprechen einem linearen Durchmesser von 1.3 pc. Eine identische Struktur findet sich auch
in den Radiokarten von WILNER & 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 11.7�m. Zur Orien-
tierung sind Konturlinien der Radiokarte von WC89 ¨uberlagert, die Kreuze geben die Positio-
nen der NIR-Punktquellen an. Alle MIR-Bilder zeigen zwei deutliche Punktquellen. Die starke
Quelle an Position (+300,+10:005) – ab hier alsMIR1 bezeichnet – und eine weitere an Position
(+3:008,+4:008) (MIR2).

6.1.2 Photometrie

Zur Bestimmung der Natur der Punktquellen in Abb. 6.2 wurde deren Flußdichte inH undK 0

bestimmt. Dies geschah durch Messen der integrierten Flußdichte in Blenden von 0:005 Durch-
messer. Da die Quellen sehr dicht liegen, war eine klassische Bestimmung des Himmelshin-
tergrundes in ringf¨ormigen Gebieten um die Blende nicht m¨oglich. Deshalb wurden 6 weitere
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Abbildung 6.2: EntfaltetesK 0-Band Bild von G45. 200 Iterationen der Richardson-Lucy Ent-
faltung wurden durchgef¨uhrt. Die Konturlinien zeigen die 6 cm Radiokarte von WC89, sie
liegen bei 2, 3, 5, 7 und 9 mal dem1�-Wert von 12 mJy/beam.

Messungen in der unmittelbaren Umgebung des jeweiligen Objektes vorgenommen und der
Mittelwert dieser Messungen als Himmelshintergrund vom eigentlichen Meßwert subtrahiert.
Wegen der Nicht-Gaußf¨ormigen Gestalt der PSF mußte ein Korrekturfaktor angebracht werden,
um den außerhalb der Blende liegenden aber trotzdem zum Stern geh¨orenden Fluß zu ber¨uck-
sichtigen. Diese Aperturkorrektur bel¨auft sich inK 0 auf 0.95 mag und inH auf 1.23 mag1. Er
wurde durch Messungen an der Punktquelle bei (000,000), sowie den Quellena und b bestimmt
(In H ist a allerdings nicht sichtbar).

Das 3� Detektionslimit imK 0-Bild liegt bei mK0 = 17:5 mag, imH-Bild bei mH =
18:5 mag. Die photometrische Genauigkeit dieser Prozedur liegt, einschließlich der Kalibra-
tionsunsicherheit bei den Standardsternen, unterhalb von�0:1 mag.

Die Ergebnisse der Photometrie sind in Tabelle 6.1 zusammengefaßt und, soweit Zweifar-
benphotometrie m¨oglich war und die Quelle innerhalb der VLA-Karte lag, in Abb. 6.6 gezeigt.
Tabelle 6.1 enth¨alt zusätzlich die Positionsangaben der Punktquellen. Diese Positionen wurden
durch Bilden des flußgewichteten Positionsmittels innerhalb der 0:005-Blenden berechnet (¨ahn-
lich wie eine Schwerpunktbestimmung).

1Wegen der logarithmischen Definition des Magnitudensystems schl¨agt sich der Korrekturfaktor hier in einer
additiven Konstante nieder. Die großen Betr¨age der Korrektur erkl¨aren sich aus der speziellen Gestalt der PSF nach
der AO-Korrektur und der Verwendung einer Blendengr¨oße, die der Halbwertsbreite der PSF entspricht.
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Abbildung 6.3: Br
-Bild von G45. Die Konturlinien bezeichnen die Br
-Emission, sie liegen
bei [-2,-1,-0.5,0.5,1,2,4,8,16,32,64]�0.24 mJy/200. Negative Konturen sind gestrichelt darge-
stellt, sie stammen von kleinen Positionsabweichungen zwischen Linien- und Kontinuumsbild
während der Subtraktion. Das Graustufenbild zeigt die Kontinuumsemission bei 2.22�m.

6.1.3 Bestimmung der Extinktion

Wenn die Extinktion entlang einer Sichtlinie bekannt ist, kann die Verr¨otung einer Quelle am
Ende der Sichtlinie korrigiert werden. Damit sind erheblich genauere Aussagen ¨uber die Natur
dieser Objekte m¨oglich. Die Br
-Extinktion in Richtung G45 wurde durch Vergleich der beob-
achteten Br
- und der 6 cm-Flußdichte bestimmt. Die genaue Vorgehensweise ist im Anhang C
dargestellt. Allerdings mußte 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 etwa 1000 groß. Größere Strukturen
werden vom Interferometer ignoriert, sie zeigen keine Spuren im Ergebnis und ihr Beitrag zum
Gesamtfluß wird ignoriert. Es ist aber vom Br
-Bild (Abb. 6.3) und von der 3.6 cm-Karte von
WILNER & Mitarb. (1996) bekannt, daß sehr wohl ausgedehnte Emission existiert. Daher mußte
die 6 cm-Karte korrigiert werden, bevor die Extinktion bestimmt werden konnte2. Es wurde
also aus der 3.6 cm-Karte die zu erwartende Flußdichte bei 6 cm berechnet. Dies geschah unter
Annahme optisch d¨unner frei-frei-Emission mit einem Spektralindex von 0.1. Abb. 6.7 zeigt,
daß diese Annahme gut erf¨ullt ist. Durch Vergleich dieser Vorhersage mit der auf die gleiche
Auflösung gegl¨atteten 6 cm-Karte konnte der Anteil der fehlenden Flußdichte bestimmt werden.
Dieser Anteil ist in Abb. 6.5B in Form von Konturen angegeben. Generell liegt er am Ort von

2Andererseits ist die Aufl¨osung der 3.6 cm Karte zu gering, um direkt aus ihr auf die Extinktion zu schließen.
Weil in ihr der Fluß auf zu große Fl¨achen verteilt wird, w¨urde die Extinktion drastisch untersch¨atzt 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
nördlichsten Kreuzes, es gibt die Position vonMIR1an).A: L-Band Bild.B: Breitband-N Bild
C: Schmalbandaufnahme bei 11.7�m.
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Abbildung 6.5: Zur Berechnung der Extinktion in Richtung G45:A: Zentraler Ausschnitt des
Br
-Bildes. Die lineare Grauskale reicht von 0.2 bis 5.6 mJy/2

00. B: Vorhergesagtes Br
-Bild
aus der 6 cm Flußdichte. Hier reicht die lineare Grauskale von 0 bis 44 mJy/2

00. Die überlager-
ten Konturen geben den Anteil an, um den die 6 cm Flußdichte korrigiert werden mußte. Sie
liegt am Ort von G45 bei rund 50% und zeigt kaum Variationen ¨uber den betreffenden Bereich.
Die Konturen liegen bei 12.5%, 37.5% und 62.5%.C: Die sich ergebende Extinktion als Kon-
turlinienkarteüber dem entfaltetenK 0-Bild. Die Konturebenen liegen bei 1.25, 1.75, 2.25 und
2.75 mag. Die mittlereK 0-Extinktion ist auch durch die Zahlen in dem Bild angegeben
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Tabelle 6.1:Punktquellen in G45
IDa mK0 (mag) mH (mag) RA. (1950) DEK. (1950)

a 13.6 –b 19h 12m 00:s24 +11Æ 030 57:000
b 14.2 15.6 19h 12m 00:s11 +11Æ 030 58:002
c 13.8 15.9 19h 11m 59:s98 +11Æ 030 58:006
d 14.2 – 19h 11m 59:s92 +11Æ 030 59:006
e 13.8 15.7 19h 11m 59:s93 +11Æ 030 58:006
f 13.9 15.5 19h 11m 59:s93 +11Æ 030 57:006
g 13.7 15.3 19h 11m 59:s89 +11Æ 030 58:004
h 13.8 15.2 19h 11m 59:s82 +11Æ 030 58:000
i 13.2 14.7 19h 11m 59:s78 +11Æ 030 57:007
k 13.2 15.3 19h 11m 59:s75 +11Æ 030 57:004
l –c – 19h 11m 59:s98 +11Æ 030 56:002

m –c – 19h 11m 59:s95 +11Æ 030 56:003
n –c – 19h 11m 59:s92 +11Æ 030 56:003
o 14.1 – 19h 12m 00:s00 +11Æ 030 55:003
I 12.3 11.9 19h 11m 59:s70 +11Æ 030 50:003

II –c – 19h 11m 59:s55 +11Æ 030 50:008
III 16.6 – 19h 11m 59:s65 +11Æ 030 52:006
IV 16.3 – 19h 11m 59:s67 +11Æ 030 54:004
V 15.8 17.7 19h 11m 59:s68 +11Æ 030 59:008

VI 17.6 17.3 19h 11m 59:s68 +11Æ 030 59:008
MIR1 14.5 – 19h 11m 59:s9 +11Æ 040 0100

a Die Bezeichnung der Quellen ist identisch mit der in Abb. 6.2, ausgenommen QuelleMIR1, diese
wird im Text erklärt.

b Nicht alle Punktquellen konnten inH detektiert werden.
c Im (nicht-entfalteten) Rohbild keine Photometrie m¨oglich.

G45 in der Gr¨oßenordnung 50%, d.h. in der urspr¨unglichen 6 cm-Karte fehlt etwa die H¨alfte
des Flusses.

Durch Multiplikation mit dem entsprechend berechneten Faktor wurde die 6 cm-Karte nun
korrigiert und anschließend die in Anhang C beschrieben Prozedur angewendet. Das sich da-
bei ergebende Emissionsmaß hat sein Maximum bei 21.7�107 pc cm�6, der Durchschnittswert
liegt bei 3.0�107 pc cm�6. Diese Berechnung geht von einer Ausdehnung der Br
-PSF von
2.8�10�11 sr aus, die gleichm¨aßig mit 104 K heißem Gas gef¨ullt 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 aufeinanderlagen3. In Abb. 6.5B ist die aus der 6 cm Flußdichte
vorhergesagte Br
-Emission dargestellt. Außerdem ist dort der fehlende Flußanteil in der 6 cm
Karte in Form von Konturlinien zu erkennen. Im Abbildungsteil C ist schließlich die sich aus
dem Vergleich von vorhergesagtem zu gemessenem Fluß ergebende Br
-Extinktion als Kontur-
linienkarte gezeigt. Zur Orientierung ist das entfalteteK 0-Band Bild unterlegt. Außerhalb der
Konturlinien waren eine oder beide Flußdichten zu gering, um Aussagen ¨uber die 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 schattierten Fl¨ache entspricht dem
Verrötungspfeil (RIEKE & L EBOFSKY, 1985), die Fläche selbst gibt damit die m¨ogliche Ziel-
region der Quellen an. Die durchgezogene Linie stellt die NAHR dar (Nach STRAIZYS, 1995).
Die Fehlerkreuze mit den gestrichenen Buchstaben geben die Positionen der Punktquellen nach
der Entrötung an. Die f¨ur diesen Prozeß genutzteK 0-Extinktion ist in Abb. 6.5C angegeben.

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

Die bestimmte Br
-Extinktion wird nun als ¨uber dasK 0-Band konstant angenommen. Da-
durch kann dieK 0-Helligkeit der Quellen, die innerhalb der Extinktionskarte liegen, korrigiert
werden. Mit Hilfe der in RIEKE & L EBOFSKY (1985) angegebenen Verh¨altnisse vonK 0- und
H-Extinktion kann auch dieH-Helligkeit korrigiert, und so jeder Quelle ein verr¨otungsfreier
Ort im Farben-Helligkeitsdiagramm zugewiesen werden. Das Ergebnis dieser Verfahrenswei-
se ist in Abb. 6.6 zu sehen. Dargestellt ist ein Farben-Helligkeits-Diagramm f¨ur die BänderH
undK 0. Eingezeichnet ist die Nullalterhauptreihe (nach STRAIZYS, 1995) für eine Entfernung
von 6.6 kpc. Die Fehlerkreuze mit den ungestrichenen Buchstaben geben die Ergebnisse der
Photometrie derjenigen Quellen an, die in beiden B¨andern detektiert wurden und innerhalb der
Extinktionskarte liegen. Das Ergebnis der Entr¨otung zeigt sich in den nach links oben verscho-
benen Fehlerkreuzen mit den gestrichenen Buchstaben. Die Buchstaben sind identisch mit den
Quellenbezeichnungen in Abb. 6.2. F¨ur jede der Quellen wurde die Extinktion direkt an ihrer
Position aus der Extinktionskarte (Abb. 6.5C) entnommen.

Es zeigt sich, daß alle identifizierten Sterne am oberen Ende der NAHR landen. Damit kann
eine Identifizierung als massereiche, junge Sterne als wahrscheinlich angesehen werde. Es ist
unwahrscheinlich, daß die Farben nur durch an Staubklumpen reflektiertem Licht eines einzigen
O-Sterns entstehen. In einem solchen Falle w¨urden die Farben weniger streuen, w¨ahrend 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 vonMIR1 Die gestrichelte Linie liegt in einer
offensichtlichen L¨ucke, dort existieren bis dato keine Beobachtungsdaten.

Helligkeiten deutlich niedriger liegen m¨ußten.

6.2 Die spektrale Energieverteilung

Um die SEV von G45 angeben zu k¨onnen, wurde die Flußdichte des gesamten Objektes in
einer Blende von 1100 Durchmesser bestimmt. Die Verteilung ist in Abb. 6.7 gezeigt. Die obe-
re Linie gibt die Flußdichte der gesamten Region an. Im kurzwelligen Bereich markieren die
Dreiecke die Meßpunkte, die aus in dieser Arbeit vorgestellten Daten resultieren. Der Sprung
zu den IRAS-Daten erkl¨art sich aus der deutlich gr¨oßeren Blende, die der Satellit verwendet
hat. Dem steilen Anstieg im NIR folgt jenseits von 100�m ein noch unvermessener Abfall und
anschließend das f¨ur UKHG typische Radioplateau mit einem Spektralindex von etwa 0.1 jen-
seits von 1 cm. Diese Verhalten vonF� � ��0:1 wird durch Frei-frei-Strahlung des ionisierten
Gases hervorgerufen (siehe z.B. ROHLFS, 1990).

Die untere Kurve in Abb. 6.7 stellt die Energieverteilung der QuelleMIR1 alleine dar. Sie
wurde im NIR mit der Blende von 0:005 Durchmesser photometriert, imL-Band mit 2:0075 und mit
einer 400-Blende in den beiden 10�m Bändern. Der Untergrundabzug wurde auf gleiche Weise
erreicht, wie bei der Punktquellenphotometrie inH undK 0. Die photometrische Genauigkeit
der Messungen im MIR liegt bei etwa 7% oder maximal 0.1 mag. Es wird deutlich, daß diese
Kurve im Infrarotbereich alleine 10% der Gesamtflußdichte von G45 (einschließlichMIR1!)
liefert. Auch in einer neueren 1.3 cm VLA-Karte von HOFNER & Mitarb. (1998) zeigt sich
dieses Objekt als auff¨allige Einzelquelle n¨ordlich 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 verl¨aßliche Aussagen ¨uber den Radiofluß des Objektes nicht m¨oglich.

6.2.1 Der heiße Staub in G45

Zur Bestimmung der Masse des heißen Staubes k¨onnen die MIR-Messungen herangezogen
werden. Geht man von optisch d¨unner Emission aus, so berechnet sich der von der Staubmasse
Md emittierte Fluß durch ein einfaches Modell:

Md =
F�d

2c2

2h�3

h
e
h�
kT � 1

i 1

��
(6.1)

In Gl. 6.1 bedeuten F� die bei der Frequenz� gemessene Flußdichte,d die Entfernung zum
Objekt,c die Lichtgeschwindigkeit,h die Planck- undk die Boltzmann-Konstante sowieT die
angenommene Temperatur des Staubes. In dem Absorptionswirkungsquerschnitt�� des Staubes
steckt in diesem Fall das gesamte Staubmodell. Er ist f¨ur verschiedene Staubsorten, Gasdich-
ten und Wellenl¨angen in OSSENKOPF& H ENNING (1994) tabelliert. Die Gasdichte wurde in
diesem Fall aus dem mittleren EmissionsmaßEM = 2�107 pc cm�6 bestimmt, wobei die Geo-
metrie von G45 zu einer Halbkugel mit einem Durchmesser vonD = 64000AE angenommen
wurde. Damit ergibt sich f¨ur die Elektronendichtene, die gleich der Gasdichte angenommen
wird,

ne =

r
EM

4

�D
= 2:4� 104 cm�3: (6.2)

Für diesen Wert wird�� unter der Annahme eismantelfreier Teilchen aus OSSENKOPF& H EN-
NING (1994) interpoliert und ergibt sich zu 2.4�102 m2kg�1. Aus dem 11.7�m Bild wurde
eine Flußdichte vonF� = 27:7 Jy in der 1100-Blende entnommen, die Frequenz betr¨agt damit
� = 25:6THz und die Entfernung istd = 6600pc. Für eine angenommene Staubtemperatur
vonT = 100K ergibt sich somit eine Gesamtstaubmasse von 0.02 M�.

Allerdings sind zu diesem Ergebnis noch zwei Anmerkungen notwendig: Erstens setzt Gl. 6.1
wie bereits gesagt optisch d¨unne Emission voraus. Zwar sollte das der Fall sein, da ansonsten
die um ein Vielfaches h¨ohere Extinktion im UV-Bereich die Absorption aller ionisierenden
UV-Photonen bewirken w¨urde und keine Ionisation beobachtbar sein d¨urfte, aber die IRAS-
Spektren der Quelle zeigen, daß bei 11.7�m noch die Ausläufer einer breiten Absorptions-
bande vorhanden sind. Daher kann der Fluß und somit die bestimmte Masse untersch¨atzt sein.
Zweitens ist die so bestimmte Masse in diesem Bereich extrem stark temperaturabh¨angig. Eine
Veränderung der Temperatur um nur 10 K bewirkt Massen¨anderung um einen Faktor 3 bis 4.
Da die beiden Zentralwellenl¨angen desN -Band- und des 11.7�m-Filters zu dicht beieinander
liegen und dasN -Band zudem stark durch die angesprochene Absorptionsbande bestimmt ist,
kann leider keine Aussage zur Temperatur gemacht werden. In der Regel sind 100 K aber ein
guter Sch¨atzwert für Staub, der bei dieser Wellenl¨ange sichtbar ist. Abweichungen der Masse
um mehr als eine Gr¨oßenordnung vom bestimmten Wert sind daher unwahrscheinlich.

6.3 G45 als junger Sternhaufen

1989 schrieben WOOD & CHURCHWELL in ihrer fundamentalen Arbeit ¨uber UKHG:
”
Offen-

sichtlich ionisieren mehrere Sterne die Komplexe ultrakompakter HII -Gebiete, die wir gesehen
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haben, und es ist m¨oglich, daß enge Doppelsterne oder Sternhaufen auch f¨ur die Ionisation ein-
zelner UKHG verantwortlich sind ... L¨age der Trapezhaufen in einer Entfernung von 5 kpc, so
betrüge sein Winkeldurchmesser nur 1:008, vergleichbar mit der Gr¨oße vieler UKHG.“ Jetzt stellt
sich heraus, daß dies in der Tat eine prophetische Bemerkung war. Zum erstenmal ist es mit
den AO-Bildern von G45 gelungen zu zeigen, daß ein UKHG mehr als ein Dutzend kompakte
Einzelsterne enth¨alt.

6.3.1 Die Quellen innerhalb der VLA-Karte

Für acht Objekte innerhalb dieser Karte, die sowohl inH als auch inK 0 detektiert werden konn-
ten, wurde in den Abschnitten 6.1.2 und 6.1.3 gezeigt, daß sie anhand ihrer Position im Farben-
Helligkeitsdiagramm (Abb. 6.6) als junge, massereiche Sterne identifiziert werden k¨onnen. Die
in der Abbildung mit eingezeichnete NAHR macht deutlich, daß die Entr¨otung für alle acht
Objekte ausschließlich die Spektraltypen O bis B erlaubt.

Allerdings liegen die Quellen nach der Entr¨otung nur in drei F¨allen (im Rahmen der Fehler)
direkt auf der NAHR. Dies kann durch drei Gr¨unde erklärt werden:

� Die für die Entrötung genutzte Extinktion wurde durch Vergleich von vorhergesagter und
gemessener Br
-Emission 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 zus¨atzliche Verrötung bewirken.

� Exzeßemission von zirkumstellarem Material kann zus¨atzlich die Infrarotfarben verf¨al-
schen.

� Im Gegensatz zu den Radiophotonen, werden Br
-Photonen an Staubteilchen gestreut.
Dieses Ph¨anomen kann mehr Br
-Photonen in die Sichtlinie zum Beobachter bringen,
als ohne Staub diesen Weg nehmen w¨urden. Dies f¨uhrt ebenfalls zu einer Untersch¨atzung
der Br
-Extinktion (DE PREE & Mitarb., 1994). Um diese Fehlerquelle in Zukunft aus-
zuräumen, sind Polarisationsbeobachtungen notwendig, um zwischen gestreuten und di-
rekten Br
-Photonen zu unterscheiden.

Desweiteren sind die Fehlerbalken relativ groß. Der Fehler der korrigierten 6 cm Emission,
und damit praktisch auch jener der vorhergesagten Br
-Flußdichte, wird mit 25% angenom-
men. Das durch die Kontinuumssubtraktion verst¨arkte Rauschen im Br
-Bild und die Kalibra-
tionsunsicherheiten der Standardsterne eingerechnet, ergibt sich eine Gesamtunsicherheit von
�0.44 mag.

Insgesamt ist aber ein gl¨anzender Nachweis gelungen, daß es sich bei den acht identifizier-
baren Quellen um massereiche junge Sterne handelt.

6.3.2 Weitere Punktquellen

Weitere Punktquellen, bei denen es sich m¨oglicherweise ebenfalls um junge Sterne handelt, fin-
den sich in oder nahe G45. Bereits in Abschnitt 6.2 wurde auf die starke InfrarotquelleMIR1
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hingewiesen. Das Objekt ist inK 0 noch sichtbar (Siehe Abb. 6.14), nicht aber inH. Der Spek-
tralindexa dieser Quelle zwischen 2.2 und 12�m beträgta = d(log(�F�))

dlog(�)
� 4:5. Damit handelt

es sich nach WILKING & Mitarb. (1989) um ein Objekt der Lada Klasse I, also um ein extrem
junges stellares Objekt.

Die etwas schw¨achere, s¨udliche QuelleMIR2(Position (+3:008,+4:008) in Abb. 6.4) ist mit einer
Radioemissionsspitze an gleicher Stelle identisch. ImL-Band liegt das Maximum der Emissi-
on etwa 0:005 westlich der Radio- und 10�m-Position. Solche Positionsverschiebungen mit der
Wellenlänge können durch umgebende Staubstrukturen, oft auch durch Scheiben hervorgeru-
fen werden (siehe z.B. FELDT & Mitarb. (1998a) zu ChaIRN, STECKLUM & Mitarb. (1997) zu
GGD27 und CLOSE & Mitarb. (1997) zu HL Tau). Zus¨atzlich gruppieren sich in einem Abstand
von etwa 100, (6600 AE) vier NIR-Punktquellen entlang der nord¨ostlichen Seite dieses Objektes.
MIR2selbst hat kein NIR-Pendant.

In Abb. 6.1 zeigen sich weitere herausgehobene Quellen: Die beiden interessantesten sind
die beiden mit angeh¨angten, ausgedehnten Strukturen an den Positionen (+400,+10:008) und
(+600,+9.800), nördlich der Perlenkette. Die ausgedehnten, l¨anglichen Strukturen stammen m¨o-
glicherweise von Ausfl¨ussen, allerdings ben¨otigt man für eine sichere Identifikation hochaufl¨o-
sende Schmalbandaufnahmen der molekularen Wasserstofflinie H2(1� 0)S1. DieserÜbergang
wird durch Stöße im molekularen Gas angeregt, wenn der Ausfluß auf umgebende Materie
trifft. Als erster Hinweis mag jedoch die Tatsache gelten, daß zumindest das Objekt an Positi-
on (+600,+9.800) nicht in der Br
-Kontinuumsaufnahme auftaucht, es handelt sich also offenbar
tatsächlich um Schmalbandemission. An Position (+400,+10:008) kann aus dem Br
-Kontinuums-
bild keine Aussage gemacht werden, da Aufl¨osung 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 z.B. TESTI & SARGENT, 1998) auch
masse¨armere Sterne sp¨aterer Spektraltypen enthalten. Jedoch konnten bisher keine solchen si-
cher identifiziert werden. Die Reichweite der hier vorgestellten Beobachtungen kann aus den
NIR-Aufnahmen abgesch¨atzt werden. F¨ur eine sichere 3�-Identifikation muß ein Stern minde-
stensmH � 18:5mag undmK0 � 17:5mag erreichen. Bei einer mittlerenK 0-Extinktion von
2.5 mag und daraus berechneten 4.0 mag inH (Nach RIEKE & L EBOFSKY, 1985), sollten in
den NIR-Daten Sterne bis hinunter zum Spektraltyp B8 identifizierbar sein. Abb. 6.6 zeigt, daß
das sp¨ateste identifizierte Objekt vom Typ B1 NAHR ist. Offensichtlich werden also keine Ster-
ne mittlerer Masse in den NIR-Daten entdeckt, aber es l¨aßt sich damit nicht ausschließen, das
sie nicht doch vorhanden sind. Gleichzeitiges Entstehen aller Sterne vorausgesetzt, w¨urden sich
solche Objekte in einem fr¨uheren Entwicklungsstadium befinden, als ihre massereichen Br¨uder.
Sie würden daher nicht auf der NAHR auftauchen. Sch¨atzt man dieK 0-Helligkeit eines Vor-
hauptreihensterns zwischen 0.4 und 2.5 M� im Alter von einer Million Jahren nach D’ANTONA

& M AZZITELLI (1994) ab, so ergibt sich unter Benutzung des Polynomausgleichs von MEYER

(1996) eine maximale scheinbare Helligkeit vonmK0 = 15:5mag für einen Stern von 2.5 M�
5. Diese Sch¨atzung schließt lediglich das Entfernungsmodul und die interstellare Extinktion in
Richtung G45 (nach NECKEL & Mitarb., 1980) ein. Befindet sich ein solcher Stern innerhalb

4Die Position des NIR-Pendants ist ebenfalls durch das n¨ordlichste blaue Kreuz in Abb. 6.4 markiert.
5Entsprechend einem Spektraltyp B8.5 NAHR
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der VLA-Karte mit der dort herrschenden mittleren Extinktion von 2.5 mag inK 0, so kann er
nicht identifiziert werden.

Mit einer ähnlichen Absch¨atzung läßt sich verstehen, warum keine der NIR-Punktquellen
im MIR sichtbar ist. Aus den Empfindlichkeiten und Aufl¨osungen dieser Aufnahmen (siehe
Tab. 5.1) wird dies unmittelbar deutlich. Die hellste Quelle inK 0, Objektk, kann maximale
Helligkeiten vonmL = 12:0mag undmN = 12:2mag erreichen. F¨ur diese Absch¨atzung wurde
die Helligkeit eines O5-Sterns (aus STRAIZYS, 1995 und der Verr¨otungsvektor von RIEKE &
LEBOFSKY (1985) verwendet. Damit k¨onnte der Stern in derL-Band Aufnahme auftauchen,
allerdings verbietet die schlechte Aufl¨osung dieses Bildes eine Identifikation einzelner Punkt-
quellen in diesem dichtbesetzten Feld. Abb 6.4 macht aber deutlich, daß der gr¨oßte Teil der
MIR-Emission aus der N¨ahe der NIR-Punktquellen stammt. Ob sie allerdings von diesen Quel-
len direkt stammt, oder von Klumpen heißen Staubes in ihrer N¨ahe, kann anhand der Daten
nicht entschieden werden.

Zusammenfassend ist klar, daß keine Quellen geringerer Masse zweifelsfrei identifiziert
werden konnten. Bis hinunter zum Spektraltyp B8 h¨atte dies m¨oglich sein sollen. Nimmt man
eine Anfangsmassenverteilung vondN

dM
�M�2:1 an, wie von TESTI & SARGENT (1998) für den

Kern von Serpens gefunden6, so ist die Wahrscheinlichkeit einen Stern massereicher als 16 M�
(B0 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 masse¨armere Quelle mit einer solchen Anfangsmassenver-
teilung praktisch unvereinbar. Es liegt also entweder eine andere Massenverteilungsfunktion
vor, die masse¨armere Sterne in dieser Entwicklungsphase praktisch ausschließt, oder die mas-
seärmeren Sterne sind durch dichte umgebende Staubschichten der Beobachtung unzug¨anglich.
Ersteres Szenario w¨are ein interessanter Hinweis auf die Massentrennungsbetrachtungen von
STAHLER & Mitarb. (1999). Demnach finden sich O-Sterne immer in den kompakten Kernen
großer Sternhaufen, so auch im Trapezhaufen im Orion. Nach STAHLER & Mitarb. (1999) ist
dies kein dynamischer Effekt, bei dem die massereichen Sterne nach und nach ins Zentrum der
Haufen wandern und masse¨armere Sterne hinausgeschleudert werden, sondern diese Sterne bil-
den sich vorzugsweise in den Zentren der Haufen (siehe auch ZINNECKER & 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 enthält also eine Reihe junger stellarer Objekte. Einige sind als massereiche NAHR-Sterne
identifiziert worden, ein Objekt geh¨ort zur Lada Klasse 1 und weitere zeichnen sich durch Merk-
male junger Sterne, wie starke Verr¨otung oder Ausflußerscheinungen, aus. Das Erscheinungs-
bild von G45 ist auch im MIR- und im Radiobereich unregelm¨aßig und klumpig. Obwohl im
MIR abgesehen vonMIR1 und MIR2 keine Einzelquellen identifiziert werden konnten, deu-
tet das Bestehen der Klumpen zumindest auf eine Staubverteilung hin, die irregul¨ar über G45
verteilt ist und möglicherweise weitere Sternentstehung zul¨aßt.

6TESTI & 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 von KROUPA & Mitarb. (1993) für 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-QuelleMIR2. Das
die im NIR frei sichtbaren Sterne keine Radiomaxima zeigen, erkl¨art sich daraus, daß in ihrer
unmittelbaren Umgebung kein im Vergleich zu der Gesamtregion signifikant erh¨ohtes Emissi-
onsmaß vorliegt. Die Str¨omgrensph¨aren der Einzelsterne sind also bereits nicht mehr erkennbar.

Umgekehrt k¨onnen massereiche Sterne aber Staubklumpen in ihrer Umgebung ionisieren,
ebenso Staubh¨ullen oder Scheiben um masse¨armere junge Sterne in der Nachbarschaft (siehe
z.B. MCCULLOUGH & Mitarb. (1995) für einenÜberblick). Im Vorgriff auf Kapitel 7 sei hier
gesagt, daß die Flußdichten der Radiospitzen im Vergleich zu den Abst¨anden von benachbarten
NIR-Quellen durchaus einen Vergleich mit dem Proplyd-Objekt G5.97 zulassen. Die maximale
Helligkeitstemperatur7 der Radiospitze nahe Quellea beträgt 2300 K, die der Spitze s¨udlich 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 (WOOLF, 1961). Gleiche Verh¨altnisse hinsichtlich Gr¨oße und Dichte der zu io-
nisierenden Struktur vorausgesetzt, k¨onnte die nur 1300 AE von Quellea entfernte Radiospitze
von einem Stern etwas fr¨uheren Spektraltyps als Her 36 ionisiert werden. Zwar ist aufgrund der
Nichtdetektion von Quellea im H-Band ein derartiger Spektraltyp unwahrscheinlich, aber die
Unsicherheiten in den̈Ahnlichkeitsannahmen und bez¨uglich der UV-Photonenemissionsraten
sehr junger massereicher Sterne8 machen es dennoch m¨oglich, daß dort ein proplydartiges Ob-
jekt liegt. Leicht ausreichen w¨urde der Lyman-Photonenfluß der Quellenl; m; n undo um die
Radiospitze 0:008 südwestlich von ihnen zu ionisieren - vorausgesetzt, auch bei diesen Quellen
handelt es sich um massereiche Sterne.

Gegenwärtig kann demnach nicht entschieden werden, ob die Radiospitzen extern ioni-
siert werden oder ob in ihnen weitere massereiche Sterne verborgen sind. Beide M¨oglichkei-
ten existieren und damit ist auch die Existenz masse¨armerer Sterne innerhalb dieser Strukturen
möglich. Diese w¨aren dann, genau wie die Kandidaten f¨ur Ausflußquellen n¨ordlich der Perlen-
kette undMIR1, deutlich noch im Vorhauptreihenstadium ihrer Entwicklung. Damit ¨ahnelt G45
den bekannten OB-Assoziationen in unserer n¨aheren Umgebung, allen voran dem Trapez im
Orion und der darin befindlichen KL/BN Region(benannt nach KLEINMAN & L OW, 1967 und
BECKLIN & N EUGEBAUER, 1967). EinÜberblick über jene Region findet sich in GENZEL &
STUTZKI (1989) und in FELLI & Mitarb. (1993). Der Vergleich der beiden Regionen wird in
Abschnitt 6.5 ausf¨uhrlich diskutiert.

6.4 Der Ionisationsnebel

In diesem Abschnitt sollen die morphologischen Eigenschaften der diffusen Emission zusam-
menfassend dargestellt und gedeutet werden. Die großskalige Struktur um G45 ist in Abb. 6.3
erkennbar: Dort wird deutlich, daß die Br
-Emission aus einer schalenartigen Struktur stammt,
welcher noch ein zus¨atzlicher, nach Norden zeigender Arm angesetzt ist. Das ultrakompakte
HII -Gebiet selbst bildet nur den zentralen Teil dieses Gebildes. Dieselbe Struktur zeigt sich
auch in Radiodaten von GARAY & Mitarb. (1993) und WILNER & Mitarb. (1996).

7Siehe Anhang C f¨ur eine Umrechnung von Flußdichte in Helligkeitstemperatur
8Siehe Diskussion zu G5.97
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6.4.1 Mögliche Ionisationsquellen

Aus der sph¨arischen Form und der Gr¨oße der Struktur erw¨achst die Vermutung, daß die in-
nerhalb der VLA-Karte von G45 liegenden, stellaren Objekte nicht die Quelle der gesamten
Ionisation sein k¨onnten. Mehrere M¨oglichkeiten externer Ionisationsquellen sind denkbar:

� Eine Supernovaexplosion im Zentrum der Schale. Die sich ausbreitende Schockwelle
könnte die Entstehung der massereichen Sterne ausgel¨ost haben, als sie auf umgeben-
des, dichtes Material traf. Die Schalenstruktur wie auch die Anordnung der jungen Ster-
ne entlang der Kette k¨onnten durch ein solches Ph¨anomen erkl¨art werden (siehe z.B.
GAENSLER & Mitarb. (1998) zu G296.8-0.3, einem in Gr¨oße und Entfernung der Schale
um G45 vergleichbaren Objekt und KOTHES & Mitarb. (1998) zu G182.4+4.3). Aller-
dings finden sich in der Schale keinerlei R¨ontgenemission oder sonstige Anzeichen eines
Supernova¨uberrestes. Abb. 6.3 macht außerdem deutlich, daß nicht nur die runde Scha-
le existiert, sondern daß am Ort von G45 ein zus¨atzlicher, nach Norden (Nordwesten)
zeigender

”
Arm“ angesetzt ist. Damit muß die Supernovahypothese als Erkl¨arung aus-

scheiden.

� WILNER & Mitarb. (1996) beschreiben den Kern der Wolke um G45 nach ihren HCO+-
Messungen als klumpig und fragmentiert. Ein Fragmentierungsprozeß in einem gr¨oßeren
Maßstab k¨onnte eine Molek¨ulwolke geschaffen haben, deren Außenseite jetzt von einer
externen Quelle ionisiert wird. In einem solchen Fall sollte die der Ionisationsquelle zuge-
wandte Seite der Wolke sowohl in Rekombinations- und Frei-Frei- als auch in reflektierter
und Wärmestrahlung am hellsten erscheinen. Beim Betrachten von Abb. 6.3 wird deut-
lich, daß die Schale tats¨achlich als eine Art Hufeisen erscheint, dessen hellste Stelle G45
bildet. Die gegen¨uberliegende, s¨udöstliche Seite der Schale ist praktisch unsichtbar.Ähn-
liche Strukturen finden sich etwa in NGC3660 (NÜRNBERGER, private Mitteilung) und
in M16 (POUND, 1998; HESTER & Mitarb., 1996). Auch weist die Tatsache, daß Br
-
und 1.3 cm-Emission die gleiche Struktur zeigen darauf hin, daß 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 Ionisation. Da desweiteren keinerlei energiereiche Quellen in der
Nähe von G45 zu finden ist, muß auch die externe Ionisation als Erkl¨arung verworfen
werden.

Da die externe Ionisation der G45 umgebenden Schale zwar m¨oglich erscheint, aber kei-
nerlei energiereiche Quelle f¨ur eine solche Konfiguration gefunden werden konnte, muß nun
das Energiebudget innerhalb von G45 untersucht werden. Die Gesamtflußdichte der ionisierten
Schale ist nach WILNER & Mitarb. (1996) 3.7 Jy bei 3.6 cm. Benutzt man die Absch¨atzung von
KURTZ & Mitarb. (1994), um daraus die ben¨otigte Rate von Lyman-UV-Photonen zu bestim-
men, so ergibt sich diese zu 1049:1 s�1. Modellrechnungen von PANAGIA (1973) zufolge kann
eine solche Rate durch einen einzigen Stern des Spektraltyps O6 zur Verf¨ugung gestellt wer-
den. Korrigiert man diesen Wert noch f¨ur die hier verwendete Entfernung von 6.6 kpc (WIL -
NER & Mitarb. (1996) verwendeten 6.0 kpc), so ergibt sich eine ben¨otigte Photonenrate von
1049:5 s�1 und daraus ein Spektraltyp von O5.5 NAHR. Demnach kann die Ionisation der ge-
samten Schale allein durch Quellek (siehe Abb. 6.6) geleistet werden. Allerdings gilt dies nur,
wenn auch alle energiereichen Photonen die zu ionisierenden Gebiete erreichen. Energetisch ist
jedoch die interne Ionisation von G45 und seiner Umgebung kein Problem!
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6.4.2 Der Staub

Die Abschätzungen bez¨uglich des Energiehaushalts ¨uber UV-Photonen gelten in der gew¨ahlten
einfachen Form nur in der v¨olligen Abwesenheit von Staub. Allerdings zeigen die MIR-Bilder
(Abb. 6.4) – insbesondere das 11.7�m-Bild, welches die [NeII ]-Linie nicht enthält und daher
sicher auch keine Ionisation zeigt, daß gerade in den ionisierten Gebieten große Mengen an
warmem Staub vorliegen. In gewissem Sinne ist dies zu erwarten, denn in Gebieten mit hoher
Strahlungintensit¨at wird auch der Staub geheizt. Die MIR-Bilder zeigen auch, daß der Staub in
irregulären, klumpigen Strukturen bevorzugt in der N¨ahe der Ionisationsfront vorkommt.

Um die Auswirkungen des Staubes auf den UV-Photonenhaushalt angeben zu k¨onnen, wird
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 Staubdichte�staub um, so kann mit Hilfe von

�K = �K�staubL (6.3)

die optische Tiefe imK-Band,�K bestimmt werden. Wieder ist�K ein Massenabsorpti-
onskoeffizient und wird, diesmal f¨ur 2.2�m aus OSSENKOPF& H ENNING (1994) entnommen.
Die Länge der Sichtlinie durch das absorbierende Material,L, wird zunächst als gleich dem
Radius der Halbkugel angenommen. Damit ergibt sich eine optische Tiefe von�K = 0:35, was
einer Extinktion vonAK = 0:4mag entspricht. Da jedoch die Absorption von UV-Photonen
interessiert, wird diese Gr¨oße nach MATHIS (1990) in einA0:09�m � 18mag umgewandelt. Zur
Absicherung dieses Ergebnisses, wird nach RYTER (1996) noch einmalAK bestimmt:

AK =
3:11N(H)

4:93� 1021cm�2mag�1
0:107; (6.4)

Hierin bedeutetN(H) Die Wasserstoffs¨aulendichte, der Faktor 0.107 gibt die Umrechnung
der V -Extinktion in AK an (MATHIS, 1990). Wenn die in Abschn. 6.2.1 bestimmte Wasser-
stoffdichte durch Multiplikation mit dem mittleren Radius der Halbkugel in eine S¨aulendichte
umgewandelt und in Gl. 6.4 eingesetzt wird, ergibt sich ebenfallsAK � 0:4mag. Es sei an-
gemerkt, daß die Methode von RYTER (1996) ein Gas-Staubverh¨altnis von 100 voraussetzt,
während die in Abschn. 6.2.1 und hier berechneten Dichten ein Verh¨altnis von 111 ergeben.
DieseÜbereinstimmung best¨atigt damit nicht nur die errechnete optische Tiefe, sondern recht-
fertigt auch nachtr¨aglich die willkürliche Schätzung der Staubtemperatur von 100 K.

Eine UV-Absorption von 18 Magnituden bedeutet, daß selbst innerhalb des Gebietes von
G45 selbst, von wo die Emission des warmen Staubes sichtbar ist, keine UV-Photonen f¨ur die
Ionisation mehr zur Verf¨ugung stehen. Wenn allerdings alle 15 entdeckten Sterne in G45 hinrei-
chenden UV-Fluß liefern (nicht nur die als O-Sterne identifizierten acht), muß jeder Stern nur
für die Ionisation von1

15
des Volumens aufkommen. Damit m¨ussen Photonen jeder Einzelquel-

le nur noch eine Sph¨are vom RadiusR
3
p
15

ionisieren und die UV-Extinktion verringert sich auf
A0:09�m � 7:3mag. Nach AANNESTAD (1989) sind nach dieser Strecke aber immer noch 99%
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aller UV-Photonen absorbiert. Es k¨onnen also selbst 15 Sterne nicht gen¨ugend UV-Fluß liefern,
um die gesamte Region zu ionisieren9.

Es sei noch bemerkt, daß 15 Sterne des Spektraltyps O5 einen Gesamtleuchtkraft von
260�104L� entwickeln, während die Gesamtleuchtkraft von G45 nach WC89 nur 144�104L�
und, umgerechnet auf die neue Entfernung von 6.6 kpc sogar nur 66�104L� beträgt (WC89
verwendeten ein Entfernung von 9.7 kpc). Verteilt man die nach Abb. 6.6 identifizierten acht
Quellen wegen der großen Fehler gleichm¨aßig auf den NAHR-Bereich O5 bis B0, so liefern
sie eine Gesamtleuchtkraft von 55�104L�. Es ist also unwahrscheinlich, daß noch wesentlich
mehr derart heiße Quellen vorliegen.

Um aus dem Ionisationsdilemma herauszukommen, muß von einer unregelm¨aßige Staub-
verteilung mit großen L¨ucken ausgegangen werden. Obwohl die Aufl¨osung der MIR-Aufnahmen
nicht hoch genug ist, deutet sich wie beschrieben dort bereits eine derartige, klumpige Struk-
tur an. Denkbar ist auch, daß sich ¨ahnlich wie beim sp¨ater beschriebenen Objekt G5.89 ein
staubfreies Gebiet die Sterne Umgibt und der warme Staub außen um dieses Gebiet herum oder
möglicherweise auch konzentriert in einer Wolkehinterdem ionisierten Gebiet liegt. Der Staub
würde dann an den Grenzschichten mit dem heißen, Gas geheizt und das scheinbare zusam-
menfallen von Frei-frei- und Staubemission w¨are lediglich ein Projektionseffekt. Variierende
optische Tiefen innerhalb von G45 k¨onnen dann gen¨ugend freie Wegl¨angen für die ionisieren-
den Photonen schaffen, um den gesamten Nebel zu ionisieren.

Die eben bestimmteK-Extinktion vonAK = 0:4mag innerhalbvon G45 bedeutet beim
Vergleich mit der in Abschnitt 6.1.3 errechneten Br
-Extinktion vonABr
 � 2:5mag daß sich
große Mengen kalten, absorbierenden Staubes zwischen dem Ionisationsnebel und uns befin-
den. Bezieht man die interstellare Extinktion in Richtung auf G45 vonAK;interstellar � 0:7mag
(AV = 6:5mag nach NECKEL & Mitarb., 1980, umgerechnet nach MATHIS, 1990) mit in diese
Betrachtung ein, so muß sich der kalte Staub in der n¨aheren Umgebung des Objektes befinden.
Zukünftige Beobachtungen im mm-Bereich sollen hier Aufschluß geben. M¨oglicherweise liegt
hier einähnliches Szenario vor wie f¨ur den Trapezhaufen im Orion, wo die O-Sterne eine Blase
in den umgebenden Staubmassen geschaffen haben (FELLI & Mitarb., 1993).

6.5 G45 - Ein kleiner Bruder des Orionnebels

Zusätzlich zum urspr¨unglichen Ziel der Untersuchung von G45, dem Auffinden der Ionisations-
quelle und der Kl¨arung des Zustandekommens der kometarischen Struktur, ergaben sich eine
Fülle von Informationen zur Struktur, Sterneninhalt und Staubverteilung innerhalb von G45
sowie über dessen Nachbarschaft. Diese werden jetzt noch einmal zusammengefaßt und da-
bei in einen Vergleich zum Orionnebel, einem der bekanntesten Haufen massereicher Sterne
in unserer Nachbarschaft gesetzt. Dabei muß allerdings bemerkt werden, daß das angedeutete
Entwicklungsszenario durchaus spekulativen Charakter tr¨agt.

Die Objekte mit den Bezeichnungenl; m; n undo (Abb. 6.2) bilden eine geschlossene Grup-
pe dicht neben einer starken Radio- und MIR-Punktquelle. Obwohl der Fluß vonl; m undn

9An dieser Stelle sei aber noch einmal auf die Unsicherheit der Bestimmung der Massendichte verwiesen. Bei
einer Staubtemperatur von 120 K anstelle der vorausgesetzten 100 K verringert sich die Massendichte auf 10%
des urspr¨unglichen Wertes und damit auch die von ihr verursachte Extinktion. Dann k¨onnte das Gebilde durchaus
durch 15 O-Sterne ionisiert werden. Andererseits finden sich so hohe Staubtemperaturen nur in den unmittelbaren
Umgebungen von Sternen, siehe das Kapitel ¨uber G5.89



62 KAPITEL 6. G45.45+0.06 – DIE PERLENKETTE AM HIMMEL

nicht bestimmt werden kann, weil die Quellen zu dicht liegen, geh¨oren sie zu den hellsten Ob-
jekten im Feld. Dies, und die zentrale Lage sprechen daf¨ur, daß die Sternentstehung in G45
hier ihren Ausgangspunkt hatte. Energie- und massereiche Winde sowie die Ionisationsfront
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 zu ¨uberprüfen, bislang deutet er sich nur dadurch an, daß die Ringstruk-
tur der 3.6 cm-Karte von WILNER & Mitarb. (1996) partiell auch auf den MIR-Aufnahmen
auftaucht. Die Expansion der HII -Region in südlicher Richtung verlief wegen kleinerer Dich-
te schneller und initiierte dort keine Sternentstehung. Ionisation wird nur dort beobachtet, wo
die Ionisations- und Stoßfronten wieder auf molekulare Materiereservoirs traf. Dies geschah
in nördlicher Richtung, wo sie so zur Entstehung der kometarischen Struktur von G45 bei-
trug. Beim Durchlaufen l¨oste die Welle in den dichten und/oder bereits kollabierenden Mo-
lekülwolkenkernen den Sternentstehungsvorgang aus. Das Ergebnis ist die Kette von NAHR-
Sternen, die wir heute sehen. Ungl¨ucklicherweise existieren bis heute keine Messungen bei
Wellenlängen, in denen kalter Staub bevorzugt emittiert, um dieses Szenario zu ¨uberprüfen. Die
1.3 mm-Karte von MOONEY & Mitarb. (1995) zeigt eine sph¨arisch-symmetrische Kontinuums-
Emissionsverteilung an der Position von G45. Allerdings reicht die Aufl¨osung dieser Beobach-
tungen mit 1200 nicht aus, um einen Vergleich mit den hier vorgestellten Daten zu erlauben.

Nördlich der Perlenkette von Sternen befindet sich das ObjektMIR1, 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 laut WILNER & Mitarb. (1996) mit klumpiger Materie angef¨ullt.
Diese Autoren spekulieren auch dar¨uber, daß 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 Abstände zwischen den einzelnen Sternen liegen im Bereich von 0:004 bis 200. Bei der an-
genommenen Entfernung von 6.6 kpc entspricht dies projizierten Abst¨anden von 2600 AE bis
13000 AE. Diese Abst¨ande sind durchaus vergleichbar mit denen der massereichen Sterne im
Zentralgebiet des Orionnebels, in der N¨ahe des Trapezhaufens. Die Dichte massereicher Sterne
in G45 beträgt, unter Annahme von 8 stellaren Quellen in einem Volumen der Halbkugel von
0.008 pc3, etwa 103 pc�3. Um die Parallele mit Orion weiterzuziehen, kann die Sternengrup-
pe l; m; n und o mit dem Trapeziumhaufen selbst verglichen werden, von wo im Orionnebel
die Sternentstehung ausging. Die Perlenkette entlang der Ionisationsfront mit ihren in diffuse
NIR- und MIR-Emission eingebetteten Sternen entspricht dann der KL-Region. Auch dort sind
mehrere, massereiche Sterne in lokale Konzentrationen heißen Staubes eingebettet. W¨ahrend
aber im Orion nicht alle eingebetteten Quellen als selbstleuchtende Objekte identifiziert werden
konnten (GENZEL & STUTZKI , 1989), sind in G45 zumindest die identifizierbaren alle masse-
reiche junge Sterne. Die QuelleMIR1 ist möglicherweise sogar ein Analogon zum BN-Objekt,
obwohl ihre Natur noch wesentlich unbestimmter ist als die von BN. Im gr¨oßeren Maßstab lie-
gen die nächsten UKHG zu G45 in Abst¨anden von etwa 5.8 pc, sie k¨onnten Gegenst¨ucke zu den
weiteren OB-Assoziationen im Orion sein, die in vergleichbaren Abst¨anden von der KL/BN-
Region liegen. Allerdings sind im Orion die anderen Assoziationen ¨alter als die KL/BN-Region,
während im Falle von G45 die Nachbargebiete, wie beschrieben, als j¨unger gelten.

Diese Parallele zum Orionnebel deutet darauf hin, daß massereiche Sterne normalerwei-
se in Haufen entstehen und weitere Sternentstehung in ihrer N¨ahe induzieren. Dank der neuen,
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hochauflösenden Beobachtungstechnologien kann jetzt das bekannte Ensemble an Entstehungs-
gebieten massereicher Sterne um weit entfernte Objekte betr¨achtlich erweitert werden. Das Bei-
spiel G45 zeigt, daß dieses erweiterte Ensemble auch Gebiete in einem fr¨uheren evolution¨aren
Zustand als Orion enth¨alt.

6.6 Zusammenfassung

Die Interpretation der vorgestellten Daten ergab folgendes Bild von G45 und erbrachte dabei
zusätzliche Informationen ¨uber die grundlegenden Modelle von UKHG:

� Die Aufnahmen mit adaptiver Optik f¨uhrten zu der Entdeckung von 15 Punktquellen, von
denen acht als massereiche junge Sterne identifiziert werden konnten.

� Diese Identifizierung wurde m¨oglich durch die Bestimmung der Extinktion in Richtung
G45 anhand der vorhandenen Br
-Daten und Radiodaten von WC89 und WILNER & Mit-
arb. (1996)

� Zumindest einige UKHG werden demnach tats¨achlich durch mehrere Objekte ionisiert,
wie WC89 bereits vermutet haben.

� Der heiße Staub in G45 befindet sich haupts¨achlich in Gebieten, die auch hochgradig
ionisiert sind. Um dies zu erm¨oglichen, muß 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 (MIR1).

� Es gibt keinen Hinweis, daß die kometarische Form von G45 durch Bewegung gegen¨uber
dem umgebenen Medium entstanden sein k¨onnte.

� G45 ist vermutlich ein OB-Haufen ¨ahnlich denen im Orion, allerdings deutlich j¨unger
und noch in der Entstehungsphase.

� Sequentielle (induzierte) Sternentstehung erscheint sowohl innerhalb von G45 wahrschein-
lich, als auch ¨uber größere 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 zusammengefaßt. Das Bild
ist farbkodiert und stelltK 0-Flußdichte in rot,H in grün undJ in blau dar. Der hellste Stern
im Bild ist Her 36. G5.97 ist das r¨otliche Objekt 2:007 südöstlich von Her 36. Bei der erreichten
Auflösung von 0:004 erscheint das Objekt noch immer punktf¨ormig. 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 2 cm VLA-Karte von WC89. Sie
zeigen das Maximum der Emission am Ort von G5.89 sowie die Existenz eines ausgedehnten
HII -Gebietes n¨ordlich von Her 36.

Die ausgewerteten Daten der HST-Beobachtungen sind in Abb. 7.2 gezeigt. Teilbild A
enthält ein Farbkomposit aus Aufnahmen in den Filtern [OIII ] (Dargestellt in blau), [SII ] (grün)
und H� (rot). Die Bilder sind nicht ganz frei von Artefakten. Auffallend ist die Vielzahl verblei-
bender Einzelpixel insbesondere in [OIII ], sowie das ebenfalls in [OIII ] auftretende Objekt 200

nördlich von Her 361. Wieder ist das hellste Objekt im Bild Her 36. Die von HST erm¨oglichte
Auflösung von 0:0007 zeigt, daß G5.97 jetzt nicht mehr punktf¨ormig, 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 weißen Pfeil markiert. Noch deutlicher erkennbar ist dieser Schweif
in Abb. 7.2B. Sie zeigt das Ergebnis einer Gradientenfilterung der H�-Aufnahme. Gradienten-
filterung bedeutet in diesem Fall, daß das Bild mit einer 3�3 Pixel großen Maske gegl¨attet, und
anschließend 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 weißen 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 dem H�-Bild zu sehen. Zur Subtrak-
tion wurde das H�-Bild mit einem Faktor von 0.3 multipliziert, um m¨oglichst viel Emission des
Bugbogens und m¨oglichst wenig des Zentralsterns zu subtrahieren. Hier erkennt man deutlich
den Her 36 zugewandten Bug und unmittelbar dahinter den Zentralstern von G5.97.

1Dies ist allerdings ein Reflex der Optik der PC2.

65
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G5.97-1.17 JHK’ ADONIS +2cm VLA

REFERENZ-POS.: Rekt. 18h00m36.s23 Dekl.  -24o22’51."9  (1950)
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Abbildung 7.1: Farbkodierte Darstellung der AO-Beobachtungen.K 0- Flußdichte ist rot dar-
gestellt,H grün undJ blau.Übergelegt 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 kalibriertenI-Band
Bild des HST nach Abzug eines geeignet kalibrierten H�-Bildes, um so viel Emission aus dem
ionisierten Bugbogen wie m¨oglich auszul¨oschen. Der Blendendurchmesser zur Photometrie be-
trug hier 0:0015. Auf den Aufnahmen, die mit ADONIS inJHK 0 entstanden, wurde Photometrie
in einer Blende mit 0:005 Durchmesser durchgef¨uhrt. Als Aperturkorrektur wurde in allen drei
Bändern 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 11.7�m angewandt. Dort erfolgte dann Photometrie in einer Blende von 100

Durchmesser. Die Genauigkeit der Photometrie erreicht bei diesem Verfahren nur 0.1 mag im
NIR und 0.3 mag inL undN .

7.1.3 Die Extinktion

DieK 0-Extinktion in Richtung G5.97 wurde wieder durch Vergleich zwischen Br
-Flußdichte
und der entsprechenden Vorhersage aus dem 2 cm Fluß berechnet. Im Gegensatz zu DOHERTY

& Mitarb. (1994), welche die integrierte 2 cm Flußdichte von WC89 mit ihrer, in einer 500-
Blende gemessenen Br
-Flußdichte verglichen und so auf einen Wert von ABr
=1.7 kamen,



7.1. BEOBACHTUNGSERGEBNISSE 67

G5.97-1.17 HST OIII / Hα / SII

REFERENZ-POS.: Rekt. 18h00m36.s23 Dekl.  -24o22’51."9  (1950)
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G5.97-1.17 HST Hα Gradient + 2cm VLA

REFERENZ-POS.: Rekt. 18h00m36.s23 Dekl.  -24o22’51."9  (1950)
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Abbildung 7.2: HST Aufnahmen von G5.97.A: Farbkodierte Darstellung der Emission in
[OIII ] (blau), [SII ] (grün) und H� (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 weißen Pfeil an-
gedeutet.B: Gradientengefiltertes Bild in H�. Die Gradienten zeigen deutlicher den Schweif,
der auch hier durch den weißen Pfeil markiert ist.Überlagert ist hier in blauen Konturlinien die
neue 2 cm VLA-Karte von P. HOFNER (Priv. Mitteilung). Die Linien liegen bei 5, 10, 20, 80
und 160 mal dem 1�-Pegel von 0.1 mJy/Beam. Die Keulenr¨oße wird durch die nichtaufgel¨oste
Quelle dicht bei Her 36 angedeutet.

wurde hier die in Anhang C beschriebene Prozedur durchgef¨uhrt. Dabei wird eine Temperatur
des Elektronengases von 104 K angenommen. Integriert man auf der Br
-Vorhersagekarte dann
den Fluß in der von DOHERTY & Mitarb. (1994) verwendeten 500-Blende, so erh¨alt man einen
Fluß von 2.15�10�15 Wm�2. Verglichen mit dem Meßwert von 1.46�10�15 Wm�2, ergibt sich
daraus�Br
 = 0:37 oderABr
 = 0:4mag. Daraus errechnet sichAV dann zu 3.0 mag2.

Ebenso erlaubt die in diesem Fall vorliegende H�-Aufnahme durch Vergleich mit der 2 cm-
Flußdichte eine Bestimmung der Extinktion. MCCULLOUGH & Mitarb. (1995) haben gezeigt,
daß für die Proplyds im Orion das Verh¨altnis von H�-Flächenhelligkeit und Radioflußdichte un-
abhängig vom Emissionmaß ist. Die maximale 2 cm-Flußdichte betr¨agt 11 mJy/beam und dar-
aus errechnet sich nach MCCULLOUGH & Mitarb. (1995) eine erwarteter H�-Photonenfluß von
4.2 cm�2 s�1 beam�1. Die gemessene Fl¨achenhelligkeit liegt bei 15 mJy beam�1 oder
8�10�2 cm�2 s�1 beam�1. Daraus ergibt sich eine Extinktion vonAV =5.3 mag.

Die sicherste Absch¨atzung liefert ein direkter Vergleich zwischen H� und H�, weil nach
OSTERBROCK(1989) dieses Verh¨altnis für HII -Gebiete von 104 K fest bei 7.61 liegt. Aus dem
auf den PC-Aufnahmen gemessenem Verh¨altnis von 2.78 ergibt sich dann eine visuelle Extink-
tion vonAV = 4:3mag.

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

2Hier wurde ein Umrechnungsfaktor angewandt, der f¨urR = 5:6 (Dieses Verh¨altnis von Gesamt- zu selektiver
Extinktion wurde von HECHT & Mitarb. (1982) und RICHTER (1996) für Her 36 bestimmt) aus MATHIS (1990)
extrapoliert.



68 KAPITEL 7. G5.97-1.17 – DIE UNSCHEINBARE SCHEIBE

G5.97-1.17 HST F814W - Hα

REFERENZ-POS.: Rekt. 18h00m36.s23 Dekl.  -24o22’51."9  (1950)
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Abbildung 7.3: Differenz aus den HST-Aufnahmen in den Filtern F814W (entsprechend dem
I-Band) und, entsprechend skaliert, H�. In 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 B0 verstanden (WC89;
DOHERTY & Mitarb., 1994). Allerdings zeigt die Sichtbarkeit auf den PC-Bildern (STECKLUM

& Mitarb., 1995), daß die Quelle nicht sehr tief eingebettet sein kann. Die enge Nachbarschaft
zu Her 36 läßt außerdem eine m¨ogliche externe Ionisation 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 Filtern SII (rot), H� (grün) und OIII (blau). Deutlich erkennbar ist,
daß G5.97 hier nicht mehr unaufgel¨ost erscheint, wie in Abb. 7.1, sondern eine ann¨ahernd 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 sind ein Ph¨ano-
men, wie es auch bei den Proplyds im Orion bei Beobachtungen in Linien geringer Ionisation
sichtbar wird. Deutlicher wird der Schweif in Abb.7.2B, der gradientengefilterten Version der
H�-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. HOFNER, Priv. Mitteilung). Dort ist erkennbar, daß bei der
in A-Konfiguration erreichten Aufl¨osung von 0:0017 das Objekt aufgel¨ost erscheint und ebenfalls
eine leicht kometarische Struktur aufweist. Man beachte die aufgrund der s¨udlichen Deklination
von G5.97 verzerrte Form der synthetisierten Keule des Interferometers, erkennbar anhand der
nichtaufgelösten Quelle nahe Her 36. Schließlich zeigt das in Abb. 7.3 gezeigte Differenzbild
zwischen derI-Band und der H� Aufnahme, daß sogar der Zentralstern von dem ionisierten
Bogen getrennt werden kann. Er liegt 0:00125 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’DELL & Mitarb., 1993). Zum Nachweis, daß es sich tats¨achlich,
um ein derartiges Objekt handelt, muß aber noch eine quantitative Analyse der erhaltenen Daten
erfolgen.

7.2.1 Das ionisierte Gebiet

Der Photonenhaushalt

Das wichtigste Element beim Nachweis der externen Ionisation von G5.97, ist zu zeigen, daß
unter einer solchen Annahme ein ausgeglichenes Photonenbudget vorliegt. Die von Her 36 aus-
gehende und auf G5.97 auftreffende Rate an UV-Photonen muß ausreichen, um die beobachtete
Ionisation zu erzeugen. Her 36 ist vom Spektraltyp O7 V und strahlt nach PANAGIA (1973) so-
mit 7�1048 Photonen s�1 ab. G5.97 liegt in einer projizierten Entfernung von 2:007. In Abb. 7.3
ist erkennbar, daß der Bugbogen einen Durchmesser von 0:0025 hat. Unter der Annahme, die
projizierte Entfernung sei identisch mit der wahren und der Bugbogen stellte eine Halbsph¨are
dar, füllt G5.97 also von Her 36 aus betrachtet einen Raumwinkel von 1.0�10�3 sr aus und
empfängt daher 5.4�1045 Photonen s�1. Nach KURTZ & Mitarb. (1994) errechnet sich daraus
die zu erwartende beobachtete Flußdichte bei 2 cm zu

S2cm = 1:32� 10�49N?
c 0:98� 15�0:1 �

�
Te
K

�0:5

�

�
D

kpc

��2
: (7.1)

Darin istN?
c die Rate der empfangenen UV-Kontinuumsphotonen,Te die Temperatur des Elek-

tronengases (104 K) und D die Entfernung. Damit sollte aus dem Bugbogen eine integrier-
te Flußdichte von 16 mJy beobachtet werden, entsprechend einer Helligkeitstemperatur von
1400 K. Die 2 cm-Karte von P. HOFNER zeigt, innerhalb einer Blende von 0:0025 Durchmesser
um die maximale Intensit¨at, eine integrierte Flußdichte von 17 mJy entsprechend einer Hel-
ligkeitstemperatur von 1500 K. Um eine solche Flußdichte zu erzeugen, w¨urden nach Gl. 7.1
5.5�1045 Photonen s�1 benötigt, nur etwa 2% mehr als nach der obigen Absch¨atzung von Her 36
geliefert werden. Wenn allerdings der UV-Photonenfluß zus¨atzlich durch Staub zwischen Her 36
und G5.97 geschw¨acht wird und/oder die tats¨achliche Entfernung zwischen den beiden Objek-
ten größer ist als die projizierte, versch¨arft sich das Problem des fehlenden UV-Flusses. An-
dererseits ist die Anwendung der UV-Leuchtkraft eines Hauptreihensterns ebenfalls unsicher3.
Somit ist das Photonenbudget grob mit der Hypothese einer externen Ionisation von G5.97 kon-
sistent, für eine exaktëUberprüfung ist jedoch die genauere Kenntnis des UV-Strahlungsfeldes
von Her 36 notwendig.

Die ionisierte Masse

Es soll hier dem Ansatz von CHURCHWELL & Mitarb. (1987) gefolgt werden, um einige
Schlüsselgr¨oßen für G5.97 zu bestimmen. Eine der wichtigsten und umstrittensten Gr¨oßen von

3Als Anekdote sei angemerkt, daß auch f¨ur den gutbekannten Stern�1Ori C, der die Proplyds im Orion ioni-
siert, unterschiedliche UV-Flußdichten gesch¨atzt werden. Man vergleiche die genannten Spektraltypen und Lyman-
Flußdichten in CHURCHWELL & Mitarb. (1987), MCCULLOUGH & Mitarb. (1995) und JOHNSTONE& Mitarb.
(1996). Die Photonenfl¨usse variieren dort um einen Faktor 2.5. Eine solche Variation ist genug, um auch gr¨oßere
Entfernungen zwischen Her 36 und G5.97 auszugleichen.
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Proplyds ist deren Massenverlustrate. Die Massenverlustrate aufgrund von Photoionisation ist
nach CHURCHWELL & Mitarb. (1987) _M = ��R2

i Ji�imH und damit durch die Rate der auf die
Ionisationsfront auftreffenden UV-Photonen,Ji�R

2
i , bestimmt. Darin bedeutetRi den Radius

der Ionisationsfront, nach Abb. 7.3 also 0:0025 oder 225 AU.�i ist das mittlere Molekulargewicht
pro Teilchen (1.4 im interstellaren Medium, SPITZER, 1978) undmH das Gewicht eines Was-
serstoffatoms. Nach SPITZER (1978) ergibt sich der Photonenfluß an der Ionisationsfront,Ji,
aus dem einfallenden PhotonenflußJ0 = N?

c =4�d
2 zuJi = 2J0[1 + (1 + �N?

c )Ri=3�d
2v2i )

1=2].
Darin bedeutend den projizierten Abstand zwischen Photonenquelle und ionisiertem Objekt
(0.024 pc),� den Rekombinationskoeffizienten (4�10�13 cm3 s�1) undvi die Schallgeschwin-
digkeit innerhalb der Front (10 km s�1). Aus den angenommenen Eingangswerten ergibt sich
eine Massenverlustrate von 6.4�10�7 M� yr�1. Dieser Wert entspricht den gr¨oßten der von
CHURCHWELL & Mitarb. (1987) für die Proplyds im Orion bestimmten Massenverlustraten und
beträgt fast das sechsfache des typischen Wertes von 1.2�10�7 M� yr�1, den MCCULLOUGH

& Mitarb. (1995) angeben.

Die Gesamtmasse des ionisierten Gases kann nur bestimmt werden, wenn die Dicke der
ionisierten Schicht,�Ri, bekannt ist. Zur Bestimmung dieser Gr¨oße reicht jedoch weder die
Auflösung der PC2 noch diejenige des VLA aus. Nach CHURCHWELL & Mitarb. (1987) kann
diese Größe folgendermaßen gesch¨atzt werden: Die Gasdichte in der Ionisationsfront istni =
(3J0=�Ri)

1=2. Unter der Annahme, daß die Dichte in der H¨ulle um G5.97 sich verh¨alt wie
n(r) = ni(Ri=r)

2, kann alsobere Grenzefür die Dicke der ionisierten Schicht,�Rs, diejeni-
ge Dicke angenommen werden, nach welcher alle UV-Photonen durch Wasserstoff absorbiert
ist, also�Rs = (J0 � Ji)=�n

2
i . Wird ein Teil der UV-Strahlung durch Staub absorbiert, so

verringert sich die Schichtdicke entsprechend. Dies wird nach SPITZER (1978) durch einen
Korrekturfaktoryi berücksichtigt, der den Bruchteil angibt, auf den sich die Dicke verringert:
�Ri = yi�Rs. Als repräsentativ f¨ur die Proplyds im Orion geben CHURCHWELL & Mitarb.
(1987) einyi von 0.7 an. Wenn der Photonenfluß der IonisationsfrontJi klein gegen den einfal-
lenden PhotonenflußJ0 ist, so vereinfacht sich der Ausdruck zu�Ri = yiRi=3 und die Dicke
der ionisierten Schicht liegt knapp unter einem Viertel des Radius. Daraus ergibt sich die Masse
des ionisierten GasesMHII � 2��imHniR

2
i�Ri zu 4.6�10�6 M� 4.

In der obigen Absch¨atzung istni = 4 � 105 cm�3. Eine Absch¨atzung des Emissionsma-
ßes aus der 2 cm-Flußdichte von 17 mJy in einer Blende von 0:0025 Durchmesser ergibt einen
Wert von 1.9�108 pc cm�6 und damit, bei entsprechend angenommener L¨ange der Sichtlinie
von ebenfalls 0:0025� 0:002pc, auf eine Dichte von 3�105 cm�3. Angesichts der erheblichen
Unsicherheiten in dieser Absch¨atzung (Länge der Sichtlinie im ionisierten Gebiet!) ist dies eine
guteÜbereinstimmung.

Die neutrale Masse

Die vorliegende neutrale Masse, die dann durch Ionisation verdampft werden kann, l¨aßt sich
grob durch Annahme einer Verdampfungszeitskala absch¨atzen. Setzt man diese mit 105 yr an,
so ergibt sich f¨ur die bestimmte Massenverlustrate von 6.4�107 M� yr�1 ein benötigter Mas-
senvorrat von 0.06 M�. Daraus ergibt sich bei sph¨arischer Verteilung des Gases innerhalb von
Ri eine Säulendichte entlang der Sichtlinie auf den Zentralstern von 1�1024 cm�2. Nach RY-
TER (1996) folgt daraus eine visuelle Extinktion von etwa 600 mag, der Zentralstern sollte also

4Abweichend zu CHURCHWELL & Mitarb. (1987) wird hier nur eine (= die ionisierte) Halbkugelschale ber¨uck-
sichtigt.
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auf keinen Fall imI-Band sichtbar sein. Da er aber in Abb. 7.3 doch erkennbar ist, muß der
Staub in einer flachen Scheibe liegen, wie auch bei den Proplyds im Orion.

Da demnach eine Scheibe um den Zentralstern von G5.97 vorliegt k¨onnen deren Eigen-
schaften nach dem Modell von JOHNSTONE& Mitarb. (1998) abgesch¨atzt werden. Dieses Mo-
dell geht von einer Zerst¨orung der Scheibe durch Fern-UV-Photonen aus, die die Ionisations-
front durchdringen ohne von atomarem Wasserstoff absorbiert zu werden. Nach JOHNSTONE

& Mitarb. (1998) ist die Massenverlustrate einer solchen Scheibe proportional zu ihrem Radius:
_M = 1:3�� 10�8

�
rScheibe
1014cm

�
M� yr�1. Damit ergibt sich f¨ur G5.97 – wenn die Massenverlustrate

der Scheibe gleich derjenigen Ionisationsfront ist und den Unsicherheitsparameter5 � im Mittel
2 – ein Radius von 160 AU. Diese Scheibe ist also auch mit der PC2 nicht aufl¨osbar. Setzt man
außerdem eine Abh¨angigkeit der Oberfl¨achendichte der Scheibe�0(r) proportional zur�1:5 an
und geht von einem Fern-UV dominierten Modell aus, so ergibt sich eine Oberfl¨achendichte
�0(rscheibe) = 2g cm�2 und eine urspr¨ungliche Scheibengesamtmasse vonMscheibe = 0:06M�.

Somit würde der gesamte neutrale Massenvorrat (ebenfalls 0.06 M�, s.o.) in der zirkumstel-
laren Scheibe vorliegen. Allerdings k¨onnen diese Scheibendaten nur als bloße Gr¨oßenordnungs-
abschätzungen gesehen werden, weil nicht abzusehen ist, ob die Voraussetzungen und Annah-
men des Modells von JOHNSTONE& Mitarb. (1998) für G5.97 zutreffen. Ebenso ist die Dauer
der Ionisation durch Her 36 unklar, weil die Entfernung zwischen beiden Objekten sich selbst
bei moderaten Relativgeschwindigkeiten zwischen G5.97 und Her 36 vom 1 km s�1 innerhalb
von 105 Jahren um 2�104 AE und damit um 400% ¨andert. Damit kann sich der eingestrahlte
UV-Photonenfluß um einen Faktor 16 ¨andern!

7.2.2 Der Zentralstern

Ein weiteres Argument f¨ur eine Scheibengeometrie des zirkumstellaren Staubes in den Proplyds
im Orion waren die Farbindizes der Objekte (MCCAUGHREAN & O’D ELL, 1996): Sie ließen
sich nicht durch sph¨arische Verteilungen reproduzieren. Bei einer Scheibengeometrie stammt
zumindest derL-Band Fluß vom Innenrand der Scheibe und nicht mehr vom Stern selbst; dieses
Phänomen erkl¨art dann den Infrarotexzeß.

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 den r¨otesten Sternen des Trapezhaufens und ist die r¨oteste
ionisierte Quelle.

Die SEV von G5.97 ist in Abb. 7.5 angegeben. DerI-Band Fluß basiert auf der internen
PC2-Kalibration und umfaßt nur den Zentralstern selbst. Mit zunehmender Wellenl¨ange ist die
Emission durch den Umgebungsstaub dominiert, insbesondere die 11.7�m-Aufnahme mit ihrer
Auflösung von 100 kann den Fluß von Umgebung und Zentralstern nicht trennen. Es ist daher
schwierig, eine Aussage ¨uber den MIR-Teil des Spektrums zu machen und zu entscheiden, ob
die SEV des Zentralobjekts von G5.97 jenen der Orion-Zentralsterne (HAYWARD & M CCAU-
GHREAN, 1997)ähnelt oder nicht.

5JOHNSTONE& Mitarb. (1998) führen� als Maß für die Unsicherheit in der S¨aulendichte und in der Schall-
geschwindigkeit im Medium ein, er liegt eigentlich jeweils zwischen 1 und 3. Als Wert f¨ur G5.97 wird hier 2
angenommen.
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Abbildung 7.4: Zweifarbendiagramm der Sterne im Trapezhaufen aus MCCAUGHREAN &
Mitarb. (1996). Dort werden auch die verschiedenen Verr¨otungslinien erkl¨art. Sie geben die
Verrötung nach unterschiedlichen Modellen mit sph¨arischen Staubverteilungen an. Man er-
kennt, daß sie alle nicht die Farben der ionisierten Quellen (dargestellt durch die Sterne) er-
klären können. Die ionisierten Objekte sind aus O’DELL & W EN (1994), der Asterisk gibt die
Position von G5.97 an. Es liegt in der Gegend der r¨otesten Trapezsterne, ein Zeichen f¨ur das
Vorhandensein einer Scheibe.

Unter den bisherigen Betrachtungen bez¨uglich einer externen Ionisation von G5.97 und ei-
ner zirkumstellaren Scheibe ist der bisher angenommene Spektraltyp B0 des Zentralsterns als
absolut obere Grenze zu sehen. Die gemesseneK 0-Helligkeit von 11.4 mag ergibt unter Ber¨uck-
sichtigung des Entfernungsmoduls von 11.3 mag und der vorher bestimmten Br
-Extinktion
vonABr
 = 0:4mag6 eine absolute Helligkeit vonMK0= -0.3 mag. Diese Helligkeit kann nach
Vorhauptreihenentwicklungsrechnungen von D’ANTONA & M AZZITELLI (1994) und MEYER

(1996) von einem Stern mit 2.5 M� (entsprechend einem Spektraltyp von etwa B8.5 NAHR) im
Alter von 3�105 yr geliefert werden. Demnach handelt es sich bei dem Objekt um einen Stern
mittlerer Masse. Allerdings kann die Emission imK 0-Band erheblich durch Beitr¨age des war-
men Innenrandes der Scheibe – m¨oglicherweise auch der gesamten Scheibe, so sie durch den
einfallenden FUV-Fluß auf ¨uber 100 K geheizt wird –

”
verunreinigt“ sein, dann w¨are ein noch

masse¨armerer Stern denkbar.

Ein massereicherer Stern vom Typ B0 w¨urdeüberdies deutlich zum UV-Photonenfluß bei-
tragen und das UV-Photonenbudget ver¨andern. Dann sollte die zirkumstellare Scheibe ionisiert
werden und H�-Emission sollte von dort sichtbar sein. Diese stammt aber in Abb. 7.2 nur aus
dem Bugbogen.

6Die Br
-Extinktion wird als identisch mit derK 0-Extinktion angenommen.
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Abbildung 7.5: Spektrale Energieverteilung von G5.97.

7.3 Zusammenfassung

Die Phänomelogische Einsch¨atzung, es k¨onne sich bei G5.97 um ein extern ionisiertes Objekt
handelt, ist durch die quantitativen Analysen des Photonenhaushaltes best¨atigt worden. Da der
Zentralstern imI-Band sichtbar ist, Massenabsch¨atzungen aber ein Materiereservoir ergeben,
daß bis ins Infrarote hinein komplett undurchsichtig sein sollte, liegen Hinweise auf ein von
einer zirkumstellaren Scheibe umgebenen Stern vor. Im einzelnen ergaben die Analysen:

� 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.

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

� Der beobachtete Radiofluß ist konsistent mit der Annahme externer Ionisation.

� Die bestimmten Staubmassen verlangen das Vorhandensein einer zirkumstellaren Schei-
be, um das Spektrum und die Sichtbarkeit des Zentralsterns imI-Band zu erklären.

� Die Massenverlustrate des Objektes aufgrund der Photoionisation durch Her 36 liegt bei
6.4�10�7 M� yr�1, die obere Grenze f¨ur die ionisierte Masse bei 4.6�10�6 M�.

� Die Anwendung des Modells von JOHNSTONE & Mitarb. (1998) ergibt eine Masse von
0.06 M� und einen Radius von 160 AE f¨ur diese Scheibe.

� Das Zentralobjekt ist ein Stern mittlerer Masse, dieK 0-Helligkeit ist durch einen Stern
von höchstens 2.5 M� zu erklären.
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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, welcher sp¨ater 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-aufgel¨osten Quellen zieht sich von dort unter
einem Positionswinkel von etwa 45Æ nach Nordwesten. Zu beachten ist, daß die Darstellung im
H-Band (Abb. 8.1B) deutlich tiefer reicht als inK 0, die scheinbare Helligkeit ist also inK 0 er-
heblich größer. Die Konturlinien stammen von den Radiokarten von WC89; demK 0-Band-Bild
(Abb. 8.1A) sind Konturen der 2 cm-Karte ¨uberlagert, demH-Band-Bild solche der 6 cm-Karte.
Abgesehen von dem WFS ist das prominenteste Objekt inK 0 in der nördlichen Hälfte der scha-
lenförmigen Radiostruktur enthalten. DieK 0-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 Positionen (+0:003,-1:005) und (+0:005,-2:005).

Die Ergebnisse der MIR-Breitbandbeobachtungen sind in Abb. 8.2 gezeigt. Grunds¨atzlich
zeigen alle drei dargestellten Bilder die gleiche Struktur wie dasK 0-Bild (Man beachte den
deutlich kleineren Bildausschnitt, der nur noch G5.89 selbst beinhaltet!). DasL-Band-Bild ist
in Form von Konturlinien in Abb. 8.2A dargestellt. Dort ist nur eine schwache Andeutung des
nördlichen Bogens der Schale erkennbar. Deutlicher wird dies im als Grauskale unterlegten
11.7�m Bild. Der Vergleich von beiden l¨aßt auch erkennen, daß das Maximum der Emission
mit wachsender Wellenl¨ange entlang des Bogens nach Westen wandert. Die Verschiebung be-
trägt gegen¨uber derK 0-Maximumsposition 0:006 bei 11.7�m und 1:004 in Q. DasQ-Band-Bild
ist in Abb. 8.2B gezeigt, dort liegt das Maximum der Emission etwa in der Mitte der n¨ordli-
chen Halbschale (vgl. die ¨ubergelegten 2 cm-Konturlinien von WC89) und die

”
Banane“ ist fast

symmetrisch.

75
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Abbildung 8.1: Mit AO entstandene Aufnahmen von G5.89.A: K 0-Band-Bild, dargestellt
in logarithmischem Maßstab. Die Grauskala reicht von 0.39 mJy/2

00 bis 31 mJy/200. 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 mal dem 1�-
Signal von 0.03 Jy/beam.B: H-Band-Bild. Die ebenfalls logarithmische Grauskala reicht hier
von 0.04 mJy/200 bis 31 mJy/200. Es ist die gleiche Kombination aus entfaltetem und Origi-
nalbild dargestellt wie in Teil A. Hier sind Konturen der 6 cm-Karte von WC89 ¨uberlagert; sie
liegen bei 2, 4, 6, und 8 mal dem1�-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 Beitr¨agen des kalten Staubes und jenen der Frei-frei-Strahl-
ung zusammen. Wie Abb. 8.3A zeigt, erscheint G5.89 verglichen mit der eingezeichneten 2300

SEST-Keule leicht ausgedehnt. Eine Entfaltung liefert einen intrinsischen Durchmesser von
1600 (�100)�1000 (�200). Anzumerken ist, daß die Orientierung der Ausdehnung identisch mit je-
ner der Seitenkeulen des SEST ist. Allerdings enthalten die ausgedehnten Gebiete deutlich mehr
Fluß als diese Fehlerkeule. Dies wird in Abb. 8.3B entsprechend deutlich, wo die Flußdichten-
profile von G5.89 mit solchen von Uranus verglichen werden. Die Gesamtflußdichte der Quelle
beträgt 22 Jy, davon befinden sich 1700 in dem kompakten Kern und 500 in der ausgedehnten
Hülle.

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)0:1 und anschließendem Falten mit der SEST-Keule. Das Ergebnis dieser
Operation enth¨alt, unter der Voraussetzung optisch d¨unner 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: 11.7�m-Bild. Die lineare Grauskale reicht von
150 mJy/200 bis 15 mJy/200. Die Konturen stammen vomL-Band-Bild. Sie liegen bei 3, 6, 9, 12
und 18 mal dem 1�-Signal (das Bild ist nicht photometrisch kalibriert).B: Q-Band-Bild. Die
lineare Grauskale reicht hier von 6.9 mJy/2

00 bis 44 mJy/200.

Schmalbanddaten

Die Ergebnisse der Schmalbandbeobachtungen im NIR sind in farbkodierter Form in Abb. 8.4
gezeigt. In diesem Bild ist die Emission in der H2(1 � 0)S1-Linie rot, die des entsprechenden
Kontinuums gr¨un und solche in der Br
-Linie blau dargestellt. Neben dem an der Referenzposi-
tion auch hier erkennbaren, bl¨aulichen, bananenf¨ormigen Bogen, gibt das Bild einen̈Uberblick
über die gesamte Region. Eine weitere Region ausgedehnter Br
-Emission befindet sich etwa
2500 südöstlich von G5.89. Ein weiterer auff¨alliger Punkt ist die Variation der Anzahl sichtbarer
Sterneüber das Bildfeld. S¨udwestlich von G5.89 sind praktisch keine Hintergrundsterne mehr
sichtbar, was auf die Existenz einer Molek¨ulwolke hindeutet. Bei genauem Hinsehen sind auch
dicht bei der H2-Quelle

”
A“ einige bräunliche, längliche Strukturen sichtbar. Diese k¨onnen als

Ränder der Wolke betrachtet werden, die das Licht nahegelegener Sterne reflektieren oder von
diesen zum Leuchten angeregt werden (¨ahnlich wie die

”
Finger“ in M16; siehe POUND, 1998;

HESTER & Mitarb., 1996). Offensichtlich zieht sich dieser Rand genau ¨uber G5.89, so daß
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 [NeII ]-Linie bei 12.8�m in Grauskalierung dargestellt. Der verboteneÜber-
gang des ionisierten Neon zeigt vor allem Regionen mit sehr intensivem UV-Strahlungsfeld.
Tatsächlich folgt die [NeII ]-Emission nahezu perfekt den ebenfalls dargestellten 2 cm-Konturli-
nien. Allerdings ist wieder keinerlei Emission in der s¨udlichen Hälfte der Radioschale zu erken-
nen. Ein Vergleich der Intensit¨aten in der Nord- und S¨udhälfte der Schale zeigt – wobei nach
der Radiokarte das Emissionsmaß in beiden H¨alften nahezu gleich groß ist –, daß im s¨udlichen
Teil bei 12.8�m mindestens 4 mag Extinktion vorliegen m¨ussen.

Die Aufnahme in der [SIV ]-Linie bei 10.6�m ist in Abb. 8.5B in Form des nat¨urlichen
Logarithmus des Verh¨altnisses zwischen der Intensit¨at der Linie und der bei 11.7�m dargestellt.
Diese Form wurde gew¨ahlt, weil in FAISON & Mitarb. (1998) erkennbar ist, daß in dieser Linie
keinerlei Emission vorliegt. Die FormS10:6�m=S11:7�m kann als eine Art Maß f¨ur 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 (3�), 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 Keulengr¨oße ist durch den Kreis unten links angedeu-
tet. B: Flußprofile 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.

Tiefe der Silikatabsorptionsbande bei 9.7�m angesehen werden. Demnach ist in der Abbildung
erkennbar, daß die Tiefe dieser Bande in jenen Regionen am gr¨oßten ist, in denen auch das
Emissionsmaß hoch ist, wie die 2 cm-Konturen zeigen.

8.1.2 Die Neondichte in G5.89

Unter den Schmalbanddaten ist vor allem der Neon-Fluß interessant, weil aus ihm das Verh¨alt-
nis Ne+/H+ bestimmt werden kann. Bedauerlicherweise gibt es keine M¨oglichkeit, den abso-
luten Linienfluß aus den vorliegenden Daten zu bestimmen, weil keine Kontinuumsflußdichte
bekannt ist, die von der im [NeII ]-Filter gemessenen Flußdichte subtrahiert werden k¨onnte.
Die extreme Schwankung der atmosph¨arischen Transmission in diesem Bereich erlaubt nicht,
nachträglich Kontinua aus den anderen Daten zu konstruieren. Somit begn¨uge ich mich an die-
ser Stelle mit einer groben Absch¨atzung, die den Linienanteil des Flusses im [NeII ]-Filter aus
FAISON & Mitarb. (1998) zu 20% annimmt. Demnach l¨aßt sich die gemessene integrierte Fluß-
dichte von 307 Jy ¨uber die Filterbreite von 0.4�m in einen Linienfluß von 5.4�10�17W cm�2

umrechnen. Mit diesem Wert kann Gl. 3 aus WATARAI & Mitarb. (1998) genutzt werden:

F[Neii](W cm�2) = 4:2� 10�14
bK
c

�
104

Te

�1=2

� e�hc=�kTe
Z

nc
ne + nc

np
ne
n2edl: (8.1)

Darin bedeuten
b die Winkelausdehnung der Quelle (1.7�10�10 sr),K die den Linienst¨arken-
faktor (0.055),nc die kritische Dichte der [NeII ]-Linie (3.6�105 cm�3), Te die Elektronen-
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G5.89+0.39 Schmalbandaufnahmen
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Abbildung 8.4: Farbkodierte Darstellung der NIR-Schmalbandaufnahmen von G5.89. Rot mar-
kiert Emission im H2(1 � 0)S1-Filter, Grün im entsprechenden Kontinuumsfilter und Blau im
Br
-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
H2-Fluß gemessen wurde. Der Pfeil zeigt auf den Beginn des sich quer ¨uber G5.89 ziehenden
Wolkenrandes. G5.89 selbst liegt an der Referenzposition (000,000).

temperatur (1.1�104 K), h das Plancksche Wirkungsquantum,c Die Lichtgeschwindigkeit,k
die Boltzmannkonstante,ne die Elektronendichte undnp die Protonendichte. Die Gr¨oße
 ist
gleich Ne+/H+ � 104; somit kann das Ionenh¨aufigkeitsverh¨altnis direkt bestimmt werden. Der
Integrationsterm in Gl. 8.1 entspricht, abgesehen von den Dichteverh¨altnissen, dem Emissi-
onsmaß. ber¨ucksichtigt man darin entsprechend die relativ hohe Elektronendichte von G5.89
(1.1�105 cm�3, siehe n¨achster Abschnitt), so ergibt sich ein Wert von Ne+/H+ = 3 � 10�5.
Dieser Wert erscheint sionnvoll im Vergleich zu den 9.6�10�5, die WATARAI & Mitarb. (1998)
für G29.96-0.2 bestimmt haben, und auch im Vergleich zu den 8�10�5, die im Orionnebel von
RUBIN & Mitarb. (1991) gemessen wurden. Letztere Autoren geben das Verh¨altns der neutralen
Elemente an, was sich nur bedingt mit dem hier berechneten Ne+/H+ vergleichen läßt: In G5.89
liegen, wegen der hohen Temperatur des Zentralsterns vom Typ O6 NAHR, vermutlich signifi-
kante Anteile als He++ vor, somit dürfte He/H in G5.89 deutlich h¨oher liegen als He+/H+.

8.1.3 Die Extinktion in Richtung G5.89

Ähnlich wie im Falle von G45 und G5.97 wurde die Br
-Extinktion durch Vergleich zwischen
Radio- und Br
-Flußdichte auch f¨ur G5.89 bestimmt. Allerdings gab es hierbei zwei Unter-
schiede zu dem Verfahren bei G45:

� Die Beobachtungen von GOMEZ & Mitarb. (1991) des Objektes in VLA-D-Konfiguration
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G5.89 Optische Tiefe
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G5.89 NeII

REFERENZ-POS.: Rekt. 17h57m26.s76 Dekl.  -24o03’56."7  (1950)
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Abbildung 8.5: MIR-Schmalbanddaten.A: Bild von G5.89 aufgenommen in der [NeII ]-Linie.
Die lineare Grauskale reicht von 0 bis 36 mJy/2

00. Die Konturlinien sind die gleichen wie in
Abb.8.1A.B: Natürlich-logarithmisches Verh¨altnis zwischen derN -Band Aufnahme und der
Aufnahme bei 10.6�m. Damit ist ein Maß f¨ur die optische Tiefe der 9.7�m-Silikatbande ge-
geben. Dunkel bedeutet hier große, hell kleine optische Tiefe. Zur Orientierung sind wieder die
2 cm-Konturen von WC89 eingezeichnet.

zeigen, daß keine weitr¨aumig verteilte Emission existiert, außer in den niedrigsten Signal-
pegeln dieser Beobachtungen. Daher ist fehlender Fluß wegen der hohen Interferometer-
auflösung hier kein Problem.

� Es liegen zwei Karten von WC89 vor. Allerdings zeigt die in WC89 zusammengestellte
SEV des Objektes, daß 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 0.8�104 K
und 1.6�104 K, bei einem Mittelwert (der auch dicht beim Median liegt) von 1.1�104 K.

Mit diesen Voraussetzungen berechnet sich das maximale Emissionsmaß zu 360�107 pc cm�6,
der Durchschnittswert liegt bei 64.2�107 pc cm�6. Die Abweichung dieser Zahlen von denen
in WC89 (maximales Emissionsmaß 244.5�107 pc cm�6) und in ZIJLSTRA & Mitarb. (1990)
(maximales Emissionsmaß 30�107 pc cm�6) erklärt sich daraus, daß die genannten Autoren
konstante Elektronentemperaturen von 104 bzw. 8000 K verwendet haben. Die sich ergebende
Br
-Extinktion ist in Abb. 8.6 angegeben. Sie steigt ann¨ahernd gleichm¨aßig von Nordosten
nach Südwesten an, bis die Br
-Emission schließlich nicht mehr nachweisbar ist.

8.1.4 Der heiße Staub in G5.89

Im Unterschied zu G45 liegen von G5.89 zwei MIR-Aufnahmen vor (11.7�m undQ-Band), so
daß unter Voraussetzung optisch d¨unner Emission in den beiden B¨andern sowohl die Masse als
auch die Temperatur des emittierenden Staubes bestimmt werden kann. Gl. 6.1 gibt den Zusam-
menhang zwischen der Staubmasse und der gemessenen Flußdichte an. F¨ur beide Wellenl¨angen
(11.7�m und 21.0�m) wurde der Massenabsorptionswirkungsquerschnitt�� aus OSSENKOPF
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G5.89+0.39 K’ + Extinktionskonturen
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Abbildung 8.6: K 0-Bild von G5.89 mit Br
-Extinktionskonturen (Rot). Die Zahlenwerte geben
die mittlere Extinktion bei 2.16�m zwischen den Konturlinien an. Die gelbe Linie markiert den
Bereich, wo der Br
-Fluß unterhalb des 1�-Signals liegt und daher nicht mehr meßbar ist. In
diesem Bereich sind die Extinktionswerte untere Grenzwerte.

& H ENNING (1994) entnommen. Dabei wurde von eismantelfreien Teilchen, einer Gasdichte
von 105 cm�3 (das oben errechnete Durchschnittsemissionsmaß liefert 1.8�105 cm�3 in einer
Kugel mit Radius 5000 AE) und einer Gr¨oßenverteilung nach MRN (MATHIS & Mitarb., 1977)
ausgegangen. Nachdem das 11.7�m-Bild mit einer passenden PSF gefaltet wurde, um eine dem
Q-Band Bild vergleichbare Aufl¨osung zu erreichen, konnte anhand von Gl. 6.1 Staubmasse und
Temperatur bestimmt werden. Dies geschah allerdings nur in Gebieten, wo beide Signale ¨uber
dem 3�-Rauschpegel lagen. Man beachte, daß, weil die Flußdichte pro Pixel verwendet wird,
Md in Gl. 6.1 eine Staubmassens¨aulendichte ist und daß die bestimmte (Farb-)Temperatur ent-
lang der Sichtlinie gemittelt ist.

Das Ergebnis ist in Abb. 8.7 angegeben. Die berechnete Gesamtmasse betr¨agt 1.7�10�3 M�,
in einer Sph¨are mit 5000 AE Radius ergibt sich damit eine Dichte von 1.8�10�21 g cm�3. korri-
giert man diese Werte f¨ur die in Abschnitt 8.3.1 errechneten optischen Tiefen, so ergibt sich eine
Gesamtmasse von 2.5�10�3 M� und eine Dichte von 2.6�10�21 g cm�3. Die Abbildung zeigt,
daß in Bereichen mit hohem Emissionsmaß (siehe 2 cm-Karte in blauen Konturlinien) weniger
Staub vorliegt als in der Umgebung, daf¨ur aber die Temperatur etwas h¨oher ist. Die Temperatur
beträgt maximal 123 K. Sie liegt damit deutlich niedriger als die von BALL & Mitarb. (1992) be-
stimmte Farbtemperatur. Allerdings haben BALL & Mitarb. (1992) wohl die 12�m-Flußdichte
mit 72.1 Jy deutlich zu niedrig gemessen. Der hier verwendete 12.8�m-Filter sollte in BALL s
enthalten sein und liefert eine Gesamtflußdichte von 307 Jy; FAISON & Mitarb. (1998) haben
bei 12.5�m 160 Jy gemessen.

Das verwendete Staubmodell von OSSENKOPF& H ENNING (1994) beinhaltet nat¨urlich ei-
nige Voraussetzungen, die unter Umst¨anden nicht auf G5.89 zutreffen. Die wichtigste davon
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ist, daß die Gr¨oßenverteilung des Staubes anfangs einer MRN-Verteilung (MATHIS & Mitarb.,
1977) entsprach und dann 105 Jahre lang Koagulation1 stattfand. Um die aus dieser Annahme
resultierende Unsicherheit zu sch¨atzen, wurden die Masse zus¨atzlich nach den Absorptionswir-
kungsquerschnitten der unkoagulierten Teilchen, also mit den Massenarptionswirkungsquer-
schnitten der reinen MRN-Verteilung, bestimmt. Ein solches Szenario tr¨afe beispielsweise zu,
wenn die koagulierten Aggregate durch die Hitzeeinwirkung wieder zerst¨ort worden wären.
Dabei ergibt sich eine Gesamtmasse von 2.1�10�3 M� (3.1�10�3 M� nach der Korrektur auf
die optische Tiefe). Die Temperatur ist hierdurch nicht betroffen. Ein weiterer m¨oglicher Unsi-
cherheitsfaktor w¨aren sehr kleine Teilchen (D�1 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), daß dieser
Effekt bei den verwendeten Wellenl¨angen von 11.7 und 21�m für G5.89 keine Rolle spielt.

Demnach ist f¨ur die Gesamtmasse hier eine untere Grenze von 1.7�10�3 M� bestimmt
worden, wobei der Unsicherheitsfaktor nach oben etwa 2 bis 3 betr¨agt. Angemerkt sei noch, daß
dieser Wert etwa um einen Faktor 10 unterhalb der entsprechenden Masse des heißen Staubes in
G45 liegt (Vgl. Abschn. 6.2.1), was in Anbetracht des 100-fach kleineren Volumens gegen¨uber
G45 eine etwa 10-fach h¨ohere Staubdichte bedeutet.

8.1.5 Photometrie

NIR-Breitbandphotometrie wurde in 21 Blenden von jeweils 100 Durchmesser durchgef¨uhrt.
Die Orte und Gr¨oßen der Blenden sind in Abb. 8.8A angegeben, das sich ergebende Farben-
Helligkeitsdiagramm in 8.8B. Es wurde die integrierte Flußdichte 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 eine Entr¨otung
durchgeführt. Die Umrechnung vonK 0- in H-Extinktion erfolgte dabei nach RIEKE & 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. Möglicherweise stellare Quellen k¨onnen hieraus nur unter Bezug auf ihr Erscheinungsbild
identifiziert werden.

Linienflußdichten im NIR wurden anhand der in Abschnitt 5.2 beschriebenen Kalibrati-
onsprozedur und anschließender Aperturphotometrie gewonnen. Die Linienfl¨usse wurden dann
über die Filterbreiten (Siehe Anhang A) berechnet. Im MIR fand keine Kontinuumssubtrakti-
on statt, dort wurden entsprechend nur die in die Filter fallenden Gesamtflußdichten gemessen.
Die Ergebnisse finden sich zusammengefaßt in Tabelle 8.1. Es seien einige Abweichungen zu
Messungen in der Literatur vermerkt: Der Br
-Fluß liegt hier um einen Faktor 3.8 h¨oher als bei
MOORWOOD & SALINARI (1983). Diese Autoren geben keine individuelle Blendengr¨oße für
ihre Spektroskopie an, jedoch haben sie m¨oglicherweise nur eine Blende mit 500 Durchmesser
verwendet, was den Signalverlust gegen¨uber der hier benutzten, die gesamte n¨ordliche Radio-
schale umfassenden Blende erkl¨aren würde. Auch weicht die Flußdichte im [NeII ]-Filter von
dem von FAISON & Mitarb. (1998) um 80 Jy nach unten von der hier angegeben ab. Da FAISON

& Mitarb. (1998) eine 900-Blende verwendeten und die Unsicherheiten in beiden F¨allen etwa

1Koagulation bedeutet das Wachstum von Staubteilchen durch Aneinanderhaften nach zuf¨alligen Stößen auf-
grund thermischer und/oder turbulenter Geschwindigkeiten.
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G5.89-0.39 Massenverteilung + Temperatur
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Abbildung 8.7: Aus denN - undQ-Band Daten gewonnene Verteilung des heißen Staubes in
G5.89 (Farbskala) und der Temperatur (gelbe Konturen). Die logarithmische Darstellung der
Farbskala reicht von 9.1�10�5 g cm�2 bis 4.6�10�4 g cm�2. Die gelben Konturlinien liegen
bei 105, 110, 115 und 120 K. Im ¨außeren, schwarzen Bereich ist aufgrund zu geringer Flußdich-
ten keine Information ¨uber Masse oder Temperatur verf¨ugbar. Wieder sind zur Orientierung die
2 cm-Konturen von WC89 in blau angegeben.

7% betragen, bleibt diese Differenz zun¨achst ohne Erkl¨arung. Es sei aber noch angemerkt, daß
die Flußdichte von 24.6 Jy bei 10.6�m mit der von FAISON & Mitarb. (1998)übereinstimmt,
systematische Kalibrationsfehler als Grund also ausscheiden2.

8.2 Die Umgebung von G5.89

G5.89 liegt mit einer Entfernung von 2.6 kpc etwa 2.5 mal n¨aher als G45, entsprechend gr¨oßer
ist die lineare Auflösung, die erreicht werden kann. Sie liegt bei diesem Objekt entsprechend
der 0:004 in K 0 bei nur ca. 1000 AE. Entsprechend muß f¨ur einen vollständigen Vergleich mit
G45 auch die weitere Umgebung mit in die Betrachtungen einbezogen werden.

8.2.1 Die Vordergrundmolekülwolke

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

2Allerdings ist die Auflösung des von FAISON & Mitarb. (1998) verwendeten Spektrographen nicht angegeben,
möglicherweise k¨onnen daher bei schmalen Linien Abweichungen entstehen.
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G5.89-0.39 Photometrien
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Abbildung 8.8: Photometrien von G5.89.A: Blenden, in denen die Flußdichten inH undK 0

gemessen wurden.B: Ergebnisse dieser Messungen in einem Farben-Helligkeitsdiagramm. Die
Pfeile geben die Entr¨otungsvektoren 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 vergr¨oßert, die Verr¨otung durch interstel-
lare Extinktion in Richtung G5.89 an (aus NECKEL & Mitarb., 1980). Die Quellen 2, 4 und 8
werden imH-Band nicht detektiert.

Hälfte der Schale angeht, bis hin zu cm-Wellenl¨angen fortsetzt. Demnach besteht auf die n¨ord-
liche Hälfte weitgehend freier Blick in allen batrachteten Wellenl¨angen, wohingegen in der
südlichen Hälfte 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 der s¨udwestlichen Ecke sowie durch die leuchtenden Wolkenr¨ander 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 Molek¨ulwolke die unabh¨angig
von G5.89 selbst ist. Die Gesamtflußdichte dieses Staubbeitrages ist 8.5 Jy. Wenn sie aus optisch
dünner Emission stammt, kann wieder nach Gl. 6.1 eine Gesamtstaubmasse bestimmt werden.
Hierzu wird der entsprechende Massenabsorptionskoeffizient�1:3mm aus OSSENKOPF& H EN-
NING (1994) entnommen. Unter der Annahme einer Temperatur von 30 K ergibt sich somit

Tabelle 8.1:Linienflüsse
Linie Ort Ap. ø Fluß
Br
 Radioschale 6:006 9:9(�0:2)� 10�16 W m�2

H2(1–0)S1 A 2:005 1:2(�0:1)� 10�16 W m�2

H2(1–0)S1 B 2:005 0:53(�0:05)� 10�16 W m�2

H2(1–0)S1 C 2:005 3:2(�0:9)� 10�16 W

(m22
00
)

a

[NeII ] 12.8�m Radioschale 5:004 307:0� 21 Jyb

10.6�m Radioschale 5:004 24:6� 1:8 Jyb

a Nur als Flächenfluß bestimmt
b Kein Kontinuum subtrahiert, Flußdichte 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 von 1600 (siehe Abschnitt 8.1.1) errech-
net sich, den entsprechenden Massenabsorptionskoeffizienten aus OSSENKOPF& H ENNING

(1994) für 21�m eingesetzt, eine Extinktion vonA21�m = 58mag. Damit ist, selbst wenn nur
ein Bruchteil der errechneten Staubmasse wirklich vor der s¨udlichen Hälfte von G5.89 liegt,
hinreichend erkl¨art warum diese H¨alfte bei allen Infrarotwellenl¨angen unsichtbar ist.

Die Formkonstanz der Quelle im gesamten Infrarotbereich deutet an, daß der Sprung zu
hohen Extinktionen sehr scharf ist. Ein solches Verhalten wird auch durch die Extinktionskarte
in Abb. 8.6 best¨atigt: Die Br
-Extinktion steigtüber eine Strecke von 2:005 (� 6500 AE) um
1.5 mag nach S¨udwesten hin an, bis die NIR-Emission schlagartig komplett verschwindet.

Die Wolkenränder erscheinen in allen drei NIR-Schmalbandfiltern relativ hell, interessan-
terweise aber am schw¨achsten in Br
. Obwohl die Filterbreiten und Kalibrationsunsicherheiten
eine quantitative Analyse solch schwacher Strukturen verbieten, scheint sich anzudeuten, daß
die Ränder der Wolke vom UV-Strahlungsfeld der Sterne und deren Winden Emission in der
H2(1�0)S1-Linie anregen k¨onnen, nicht aber die Molek¨ule am Rand der Wolke in starkem Ma-
ße ionisieren. Dies ist eine weiteres Anzeichen f¨ur einen sprungartigen Dichteanstieg am Wol-
kenrand: Die UV Strahlung kann dann nur den ¨außersten Rand ionisieren und zur Br
-Emission
anregen, wohingegen Stoßwellen, wie sie von auftreffenden Winden ausgel¨ost werden, tiefer in
die Wolke eindringen und durch Stoßanregung H2(1� 0)S1-Emission hervorrufen. Damit w¨are
bei einem solchen starken Dichtesprung die emittierende Region f¨ur H2(1 � 0)S1-Strahlung
größer als f¨ur Br
-Strahlung. Die Linie w¨urde, wie beobachtet, heller erscheinen.

8.2.2 G5.89 als Mitglied eines jungen Sternhaufens

In Kapitel 6 wurde G45 als junger Sternhaufen erkannt, seine Mitglieder wurden ¨uber Zweifar-
benphotometrie identifiziert. Die Situation ist f¨ur G5.89 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. Allerdings l¨aßt sich die Region als ganzes durchaus mit G45 verglei-
chen: Die in Abb. 8.4 sichtbare Region diffuser Br
-Emission 2500 südöstlich 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 entwickeltes HII -Gebiet, G5.90-0.43. Das Objekt
ist in einem Abstand von 12000 (�1.5 pc) angeschnitten am linken Rand von Abb. 8.3 sichtbar.
Umgekehrt zu G45 ist hier das benachbarte Gebiet ¨alter. Sollte auch hier induzierte Sternent-
stehung vorliegen, so m¨ußte sie in G5.89 selbst auftreten und durch die auf die Molek¨ulwolke
treffende Winde ausgel¨ost 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 Gr¨unde liegt darin, daß viele Quellen vermutlich gar keine Sterne sind, son-
dern nur Inhomogenit¨aten am Rande der Molek¨ulwolke, welche nicht aufgel¨ost 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
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dieses Sterns. Sieht man die innerhalb der Extinktionskarte (Abb. 8.6) bestimmten Entr¨otungs-
vektoren als typisch f¨ur den Wolkenrand an, so lassen sich mit ihrer Hilfe andererseits die
Quellen 0 und 6 deutlich in die N¨ahe der in Abb. 8.8B mit eingezeichneten NAHR r¨ucken. Auf
die gleiche Weise lassen sich noch die Quellen 3, 5 und 21 als Kandidaten f¨ur stellare Quellen
ausmachen. Diese f¨unf Quellen decken dann den Bereich der B-Sterne der NAHR ab.

Die relativ blauen Objekte 18 und 19 landen beim Entr¨oten mit dem für 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 eine Entr¨otung aufgrund der
Br
-Messung m¨oglich ist, sie landen dabei jedoch nicht in der N¨ahe 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 aus (m¨oglicherweise mehrfach)
gestreutem Licht des Zentralsterns.

Ein weiteres interessantes Objekt ist in Abb. 8.4 erkennbar: Der Stern mit dem H2(1�0)S1-
Emissionsgebiet

”
B“ in unmittelbarer Nachbarschaft. Da die H2(1 � 0)S1-Linie nach Stoßan-

regung der H2-Moleküle auftritt, spricht dies f¨ur einen Hochgeschwindigkeitsausfluß von dem
Objekt, was wiederum auf einen jungen Stern hindeutet. Allerdings kann die H2(1�0)S1-Linie
auch in Fluoreszenz nach Anregung durch UV-Photonen auftreten, f¨ur ein genaues Modell sind
Untersuchungen in weiteren H2-Linien 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 denen f¨unf Objekte Kandidaten f¨ur junge Ster-
ne sind.

8.3 Der Schalenaufbau von G5.89

Die Schalenstruktur im Radiobereich sowie die konstant bogenf¨ormige Erscheinung im mitt-
leren Infrarot deuten auf einen kugelsymmetrischen Aufbau von G5.89 hin. CHURCHWELL

& Mitarb. (1990) waren mit einem auf dieser Geometrie beruhenden Modell bereits in der Lage,
die SEV weitgehend zu erkl¨aren. Sie nahmen eine sph¨arische Staubh¨ulle an, die einen ebenfalls
sphärischen, staubfreien Raum um den Zentralstern einschließt. Mit der nun vorliegenden Infor-
mationüber die räumliche Verteilung der Emission im nahen und mittleren Infrarot wurde ein
neues Strahlungstransportmodell (STM) durchgerechnet, welches die Parameter der Geometrie
von G5.89 weiter einschr¨ankt.

8.3.1 Das Strahlungstransportmodell

Am Astrophysikalischen Institut der Universit¨at Jena wurde ein Programm zur Simulation des
Strahlungstransports in Staubh¨ullen um junge Sterne entwickelt. Es basiert auf einer Metho-
de, die von MEN’ SHCHIKOV & H ENNING (1997) angegeben und beschrieben wurde. Das hier
benutzte Programm wurde von MANSKE & 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 zusammengefaßt. Es wurde eine staubfreie Sph¨are um den Zentralstern
vom Spektraltyp O6 mit einem Radius von 5050 AE angesetzt, die von einer Staubsph¨are mit



8.3. DER SCHALENAUFBAU VON G5.89 87

Tabelle 8.2:Parameter des Strahlungstransportmodells

Zentralstern:
Leuchtkraft: L = 2:5� 105L�
Temperatur: T = 42000 K
Entfernung: D = 2600 pc

Staubverteilung:
Dichteverteilung: �(r) � r�0:6

Äußerer Radius: Rout = 2� 105 AU
Innerer Radius: Rin = 5050 AU

Staubeigenschaften:
Größenverteilung: a = 0:005� 0:250�m

N(a) � a�3:5(MRN)
Silikat / Kohlenstoff Verhältnis: Si:C = 2.09

Optische Daten: DRAINE & L EE (1984)
Optische Tiefe: �550nm = 100
Optische Tiefe: �2:2�m = 8:0
Optische Tiefe: �11:7�m = 2:9
Optische Tiefe: �21:0�m = 1:8

Gesamtmasse d. Staubes: 38 M�

2�105 AE umgeben ist. Um die Ergebnisse mit denen von CHURCHWELL & Mitarb. (1990)
vergleichen zu k¨onnen, wurden identische Staubeigenschaften verwendet. Zum Vergleich mit
den Beobachtungsdaten wurden simulierte Intensit¨atskarten bei 1.6, 2.2, 3.5, 10.6, 11.7, 12.8
und 21.0�m berechnet. Die s¨udliche Hälfte der Karten wurde willk¨urlich auf Null gesetzt, um
den Effekt der Vordergrundextinktion zu ber¨ucksichtigen und die Karten sodann mit einer PSF
von 100 HwB gefaltet. Im Vergleich zu Modell 5 von CHURCHWELL & Mitarb. (1990)3 erge-
ben sich für das am besten passende Modell eine deutlich geringere ben¨otigte Gesamtmasse
von 38 M� (95 M� bei CHURCHWELL & Mitarb., 1990), eine nach außen abfallende Staub-
dichte proportional zur�0:6 (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 zusammengefaßt und werden
dort mit Beobachtungsdaten bzw. direkt daraus gewonnenen Gr¨oßen verglichen. Im Teilbild A
wird als Beispiel die simulierte Intensit¨atskarte bei 11.7�m gezeigt. Zus¨atzlich 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 im 5Æ Abstand einen Winkel
von 90Æ um die Nordrichtung ausf¨ullen. Daraus wurde sodann ein mittleres Profil gebildet. Der
Mittelpunkt wurde derart bestimmt, daß bei diesen Profilen m¨oglichst geringe Verschiebungen

3Modell 5 war die beste Anpassung von CHURCHWELL & Mitarb. (1990), es wurde zum Quasi-Standard f¨ur
den Vergleich mit Beobachtungen
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G5.89-0.39 11.7um Simulation
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Abbildung 8.9: Vergleich zwischen der Strahlungstransportrechnung und aus der Beobachtung
gewonnenen Gr¨oßen.A: Simulierte Karte bei 11.7�m. 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 durchgef¨uhrt wurde,
ist ebenfalls gezeigt.B: SEV. Die durchgezogene Linie zeigt das Ergebnis des STM. Die Dia-
manten geben auf beobachteten Karten innerhalb der in Teil A gezeigten Apertur gemessenen
Flußdichten an, die Kreuze die auf entsprechend in den simulierten Karten gemessenen. Die
Quadrate markieren IRAS-Flußdichten der Quelle.C: Radiale Verteilung der Massens¨aulen-
dichten. Die durchgezogene Linie markiert die aus den 11.7�m undQ-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-Flußdichte meßbar ist – aus den Ein-
gabedaten des Modells rekonstruiert wurde.D: 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 an.E: Radiale Intensit¨atsverteilung bei 11.7�m.
Wieder ist die durchgezogene Linie aus der beobachteten 11.7�m-Karte extrahiert, die gestri-
chelte aus der simulierten.F:Radiale Verteilung des Maßes 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 naturgem¨aß kreissymmetrisch sind, wurde
von dort zum Vergleich jeweils nur ein Profil in Nordrichtung extrahiert.

Die einzelnen verglichenen Gr¨oßen sind in der Unterschrift zu Abb. 8.9 erl¨autert. Hier sollen
jetzt die wichtigsten Vergleiche kurz erl¨autert werden:

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

� Die SEV (Abb. 8.9B) ist – trotz der abweichenden Parameter – praktisch identisch mit
der im Modell 5 von CHURCHWELL & Mitarb. (1990). Die Anpassung ist vom mittleren
Infrarot bis zum 1.3 mm-Datenpunkt hervorragend gelungen. Insbesondere wird dies an
den Übereinstimmungen der Photometrie auf simulierten und beobachteten Karten im
Bereich der Silikatbande um 10�m deutlich. Im NIR weicht die Vorhersage stark nach
unten von den Beobachtungen ab - dies wird in K¨urze durch eine Abweichung von der
Kugelsymmetrie erkl¨art.

� Die radialen Profile der Temperatur und Massens¨aulendichte (Abb. 8.9C und D) zeigen
eine Übereinstimmung des systematischen Verlaufs sowie der Betr¨age im Rahmen ei-
nes Faktors 2 (bei der Masse). Hier sind einige Anmerkungen n¨otig: Die beiden Gr¨oßen
wurden mit Hilfe des in Abschn. 8.1.4 beschriebenen Verfahrens berechnet, f¨ur die ge-
strichelte Linie auf den simulierten Karten. In dem Verfahren steckt also selbst schon
ein Staubmodell (�� !) sowie die Voraussetzung optisch d¨unner Emission. Die recht gute
Übereinstimmung mit den gepunktet dargestellten Eingabedaten rechtfertigen diese Vor-
gehensweise und zeigen, daß die moderaten optischen Tiefen, die das STM f¨ur die be-
troffenen Wellenlängen 11.7 und 21.0�m liefert (Siehe Tab. 8.2), kaum einen st¨orenden
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, daß die dargestellte Gr¨oße de facto ein Flußverh¨altnis ist, kann
der Verlauf der STM-Kurve leicht verstanden werden: Nach außen hin wird immer mehr
Licht der Silikatwellenlänge 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 erkl¨aren, muß in Betracht gezogen werden, daß letztlich doch kei-
ne perfekte Kugelsymmetrie vorliegt. In den Radiokarten zeigt sich bereits eine Art Kanal
in Nord-Südrichtung durch das Objekt. Durch diesen str¨omt vermutlich der Ausfluß 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 außenliegender Staub geheizt
werden und so bei 10�m aus Regionen strahlen, wo praktisch kein Vordergrundstaub
mehr eine Absorptionsbande erzeugen kann. Daß tats¨achlich Streulicht durch den Kanal
entkommt zeigen auch die Emissionsmaxima imK 0-Band links und rechts des n¨ordli-
chen Kanalendes sowie anders nicht zu erkl¨arenden NIR-Flußdichten, die weit ¨uber den
Vorhersagen des STM liegen.
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Der Vergleich zeigt also, daß das STM mit der extrem einfachen angenommenen Geometrie
die Beobachtungen weitgehend erkl¨aren kann. Andererseits existieren aber Abweichungen, die
zeigen daß zumindest ein Bruch dieser Symmetrie durch eine kanalartigeÖffnung erforderlich
ist, wie sie in den Radiokarten sichtbar ist und wie sie sich auch in den hochaufl¨osenden NIR-
Bildern bereits andeutet.

8.3.3 Eine Str̈omgren-Spḧare?

Offensichtlich ist die ionisierte Region (Durchmesser 400 oder 0.05 pc) identisch mit der staub-
freien inneren Schale (Durchmesser 10000 AE oder 0.05 pc). Außerdem gaben WC89 diesen
Durchmesser als typisch f¨ur den Initialradius einer Str¨omgren-Sph¨are an.

Allerdings erscheint die Radiomorphologie von G5.89 nicht unbedingt sph¨arisch sondern,
auch beim Absehen von dem Nord-S¨ud-Kanal, schalenf¨ormig. Es wurde bereits gezeigt, daß
die (Halb-)Ringstruktur im Infraroten zur¨uckzuführen ist auf eine Kombination aus Dichte- und
Temperaturverteilung sowie auf Sichtlinieneffekte. Eine identische Struktur im Radiobereich
kann also nicht durch eine homogene, mit ionisiertem Gas gef¨ullte Kugel erklärt werden, wie
sie die Strömgren-Sph¨are darstellt.

Das letztlich keine klassische Str¨omgren-Sph¨are vorliegt, zeigt sich auch anhand der mitt-
lerweile bestimmten Expansionsrate von G5.89: Sch¨atzt man den Druckunterschied zwischen
dem heißen, ionisierten Gas in der staubfreien H¨ohle (n � 2 � 105 cm�3 aus der Elektronen-
dichte,T � 104 K) und dem warmen Staub am Innenrand der Staubschale (n � 2� 105 cm�3,
T � 300K, beides aus dem STM), so ergibt sich ein Verh¨altnis 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 mas yr�1. ACORD & Mitarb. (1998) haben
diese Rate zu 4�1 mas yr�1 bestimmt4. Damit expandiert G5.89 deutlich schneller als dies f¨ur
eine Strömgren-Sph¨are zu erwarten w¨are. Die Expansion kann demnach nicht alleine durch die
Druckdifferenz zwischen dem ionisierten und dem neutralen Gas angetrieben werden, weite-
re Mechanismen m¨ussen zur Erkl¨arung herangezogen werden. Der Sternenwind k¨onnte hier-
bei eine entscheidende Rolle spielen: PULS & Mitarb. (1996) geben f¨ur einen O6-Stern von
42 000 K als typische Massenverlustrate 3.0�10�6M� yr�1 an , die Endgeschwindigkeitv1
mit 2500 km s�1. Damit fließtpro Jahreine kinetische Energie von 1037Ws in die Schale, eine
Menge in der gleichen Gr¨oßenordnung wie die gesamte thermische Energie des ionisierten Ga-
ses. Der Sternenwind sollte also eine erhebliche beschleunigende Rolle bei der Expansion des
Gebietes spielen. Solche Sternenwinde k¨onnen nach Modellen von DYSON & Mitarb. (1995)
auch zur Entstehung der Schalenstruktur beitragen, wo das Emissionmaß dann in den ¨außeren
Regionen h¨oher liegt als im Zentrum. Dieser Effekt wird noch verst¨arkt, wenn durch die UV-
Strahlung Gas aus der umgebenden Staubschale verdampft, ¨ahnlich wie dies HOLLENBACH

& Mitarb. (1994) für scheibenf¨ormige Gebilde beschrieben haben.

Im Gegensatz zu G45 gibt es hier keinerlei Probleme mit dem Energiehaushalt. Schon
WC89 haben den O6-Zentralstern als zur Erkl¨arung des beobachteten Emissionsmaßes not-
wendig bestimmt, und seine Strahlung muß keinerlei Staub durchqueren um das beobachte-
te Volumen zu ionisieren. Setzt man die vom STM gelieferte Staubdichte am Innenrand der
Staubschale von�staub = 5 � 10�21 g cm�3 an und sch¨atzt die optische Tiefe im UV nach

4mas yr�1 = Millibogensekunden pro Jahr
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�UV = 44:8� �K�staubL
5, so ergibt sich eine Absorption von 99% aller UV-Photonen nach ei-

ner StreckeL = 590AE oder 0:0022 innerhalb der Staubschale. Das ergibt bei einem Innendurch-
messer der Staubschale von 5050 AE und einer Keulenhalbwertsbreite der VLA-Beobachtung
von 0:004, einen vorhergesagten Durchmesser der 2 cm-Emission von 4:003, was gut mit den Beob-
achtungen von WC89 ¨ubereinstimmt.

Demnach zeigt das Beispiel G5.89, daß sph¨arische UKHG tats¨achlich existieren, das aber
das einfache Str¨omgren-Modell zur Erkl¨arung nicht hinreicht. Weiterhin zeigt das Beispiel, daß
die Ionisation von Gebieten, in denen hohe Staubdichten vorliegen, offenbar nicht m¨oglich ist.

8.4 Ausfluß und – Scheibe?

G5.89 besitzt einen der massereichsten Ausfl¨usse innerhalb der Galaxis. Er wurde vielfach von
verschiedenen Gruppen beobachtet, so von HARVEY & FORVEILLE (1988) in12CO(1-0), von
ZIJLSTRA & Mitarb. (1990) anhand des Geschwindigkeitsfeldes der darin enthaltenen OH-
Maser, von CESARONI & Mitarb. (1991) in C34S und zuletzt mit hoher Aufl¨osung unter Ver-
wendung des VLA in SiO durch ACORD & Mitarb. (1997). Alle diese Beobachtungen ergaben
unterschiedliche Orientierungen der Ausstr¨omung. Generell zeichnet sich jedoch das Bild einer
von G5.89 nach Norden und S¨uden ausgehenden Str¨omung ab, mit einer mehr oder weniger
leichten Abweichung. Fast alle Autoren (außer ZIJLSTRA & Mitarb., 1990) geben den n¨ordli-
chen Flügel als den von uns weg gerichteten, also rotverschobenen an.

In Abb. 8.4 zeigen sich n¨ordlich und südlich von G5.89 zwei Emissionsgebiete in der
H2(1 � 0)S1-Linie. Das s¨udliche mit der Markierung

”
A“ liegt exakt an der Zentrumsposi-

tion des blauverschobenen SiO-Fl¨ugels von ACORD & Mitarb. (1997). Das Gegenst¨uck,
”
C“

liegt 500 nördlich des rotverschobenen Fl¨ugels der SiO-Beobachtungen. Außerdem ist das Ge-
biet

”
C“ ausgedehnter und schw¨acher als

”
A“. Falls die H2-Moleküle tatsächlich stoßangeregt

sind, best¨atigt dies die bisher gemachten (und auch von ACORD & Mitarb. (1997) vorgeschla-
genen) Annahmen, daß die Dichte der umgebenden Materie s¨udlich von G5.89 deutlich gr¨oßer
ist als nördlich. Dies erklärt auch, warum

”
A“ 4 00 dichter an G5.89 liegt als

”
C“.

Das Vorhandensein einer Ausstr¨omung wirft natürlich die Frage nach einem geeigneten
Antriebs- und Kollimationsmechanismus auf. YORKE & W ELZ (1996) haben daf¨ur die Photo-
verdampfung einer zirkumstellaren Scheibe im Zusammenwirken mit einem starken Sternen-
wind vorgeschlagen. Daß die bei 2 cm gebrochen erscheinende Symmetrie auf die Existenz
einer Torus- oder Scheibenstruktur hindeuten k¨onnte, wurde zuerst von ZIJLSTRA & Mitarb.
(1990) angemerkt. Diese Struktur k¨onnte sich im Inneren in einer kleineren, zirkumstella-
ren Scheibe fortsetzen, wie sie in den Modellen von YORKE & W ELZ (1996) ben¨otigt wird.
Während sich eine solche Scheibe mit einem Radius von 1000 AE selbst bei einer Gesamtmasse
von 6 M� nach groben Simulationsrechnungen spektral praktisch nicht bemerkbar macht6, soll-
te sie doch im cm-Bereich sichtbar sein: Vergleicht man die Scheibenkandidatin von G339.88-
1.26 (STECKLUM, 1998) mit ihrer 3.5 cm-Flußdichte von 14 mJy (ELLINGSEN & Mitarb., 1996),
so sollte unter Ber¨ucksichtigung der geringeren Entfernung und des leuchtkr¨aftigeren Zentral-
sterns von G5.897 eineähnliche Scheibe dort etwa 190 my emittieren. Bei optisch d¨unner Emis-

5Der Faktor 44.8 konvertiert die optische Tiefe inK zu der bei 0.09�m nach MATHIS (1990)
6Lediglich zwischen 10 und 60�m werden 10% der durch die Staubh¨ulle verursachten Flußdichte erreicht.
7G339.88-1.26 liegt in einer Entfernung von 3.0 kpc und hat einen Zentralstern vom Spektraltyp B0.5 (EL-

LINGSEN & Mitarb., 1996)
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sion vom ionisierten Scheibeninnenrand m¨ußte sie also in der 2 cm-Karte von WC89 erkennbar
sein. Aus der Ausflußrichtung ist klar, daß die Scheibe in Ost-Westrichtung liegen m¨ußte. Nach
den Simulationsrechnungen von KESSEL& Mitarb. (1998) sollte sie dann in der Radiokarte als
längliche Struktur in Nord-S¨udrichtung auftauchen. Nichts dergleichen ist der Fall. Außerdem
würde eine Scheibe in dieser Richtung alle in der Ost-Westebene emittierten UV-Photonen ab-
sorbieren, das beobachtete hohe Emissionsmaß gerade in dieser Richtung k¨onnte dann erst im
fortgeschrittenen Verdampfungsprozeß der Scheibe auftreten, wobei dieser wieder von einem
starken Sternenwind unterst¨utzt sein müßte (HOLLENBACH & Mitarb., 1994). Dieses zuletzt
angesprochen Szenario f¨ugt sich sehr gut in alle bisher gemachten Annahmen ein. Demnach
war innerhalb von G5.89 eine Scheibe vorhanden, die sowohl den Ausfluß antrieb und kolli-
mierte, als auch durch ihre Verdampfung mit zu der schalenf¨ormigen Struktur des ionisierten
Gases beitrug. Die Ausstr¨omung kann heute noch weiter existieren, wenn das unter hohem
Druck stehende ionisierte Gas durch die geschaffenen Kanal¨offnungen aus der Schale austritt.
Allerdings kommt hier nur eine geringe Menge an austretendem Gas in Frage: Einerseits w¨urde
der Gesamtvorrat an ionisiertem Gas (ca. 0.2 M�) nicht ausreichen, die beobachtete Massenaus-
strömrate zu erkl¨aren (0.02 M� yr�1, z.B. ACORD & Mitarb., 1997), andereseits ist entlang der
Ausflußachse keine Ionisation beobachtbar. Eine geringe Menge ausstr¨omenden Gases k¨onnte
aber Umgebungsmaterial in die Str¨omung reißen (

”
Entrainment“). Damit k¨onnte sich die Mas-

senrate und auch die schlechte Kollimation des Ausflusses erkl¨aren.

Es ist wenig bekannt ¨uber Scheiben um massereiche junge Sterne, ganz zu schweigen
von ihren Lebensdauern. Sofern sich die hier angestellten Betrachtungen ¨uber eine mittlerwei-
le zerstörte Scheibe in G5.89 best¨atigen, bedeutet das dynamische Alter des Ausflusses von
G5.89 (600 Jahre nach ACORD & Mitarb., 1998) und das der Ionisationsschale (3000 Jahre
nach ACORD & Mitarb. (1997)), daß diese Lebensdauer entwedersehrkurz ist, oder daß das
dynamische Alter an sich keine geeignete Altersbestimmung liefert.

8.5 Zusammenfassung

In Abb. 8.10 ist noch einmal die Modellvorstellung von G5.89 zusammengefaßt: Ein von einer
staub- und weitgehend gasfreien Sph¨are umgebener O6-Stern, darum die Schale ionisierten
Gases und schließlich der Umgebungsstaub. Nach Norden und S¨uden bricht ein Ausfluß hervor;
der südliche Flügel ist auf den Beobachter zu gerichtet. Das gesamte Objekt sitzt am Rande einer
kalten, dichten Molek¨ulwolke die es f¨ur den Beobachter halb verdeckt. Die R¨ander der Wolke
werden von benachbarten Sternen zum Leuchten angeregt.

Desweiteren wurden in den vorangegangenen Abschnitten folgende Schl¨usseüber den Ent-
stehungsprozeß von G5.89 gezogen:

� UKHG existieren als sph¨arische, ionisierte Gebiete um einzelne Sterne

� Allerdings ist auch G5.89 Mitglied eines Sternenhaufens ¨ahnlich G45.

� Das ionisierte Gebiet ist keine Str¨omgren-Sph¨are, sondern ein schalenf¨ormiges Gebiet,
welches vermutlich unter Einwirkung eines starken Sternenwindes und einer verdamp-
fenden zirkumstellaren Scheibe zustande kam.
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Weniger dichter,
umgebender Staub

Geschockter Rand 
der Wolke

Stern

Ionisierte Schale

Dichter, kalter Staub

Älterer O-Stern (z.B. WFS)

Zum Beobachter

Staubfreie Höhle

Beobachteransicht

Ausflußenden

Abbildung 8.10: Skizze von G5.89. Das große 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 Ausflußenden sichtbar, wie dies durch Schockangeregte
H2(1 � 0)S1-Emission zu erwarten ist. Der gestrichelte s¨udliche Teil der ionisierten Schale ist
dort nur im Radiobereich sichtbar.

� Dieser Wind kann auch den Antrieb der gefundenen Ausstr¨omung und die hohe Expansi-
onsgeschwindigkeit der Sph¨are erklären helfen.

� Von einer Scheibe im Inneren von G5.89 existiert zuweilen keine Spur.

� Der Staub umlagert die ionisierte Sph¨are, ihr Inneres ist staubfrei. Umgekehrt tritt, wie
erwartet, Ionisation innerhalb des Staubgebietes nur unmittelbar an der Grenzschicht zur
staubfreien Schale auf.

� Die Kugelsymmetrie wird durch kanalartigëOffnungen nach Norden und S¨uden gebro-
chen.

� Durch dieseÖffnungen entstr¨omt ein Ausfluß, der beim Auftreffen auf umgebendes Ma-
terial H2(1� 0)S1-Emission erzeugt.

� G5.89 entstand in einer großen Wolke dichten, kalten Staubes. Diese Wolke wird jetzt
von G5.89 ebenso wie von anderen in der N¨ahe befindlichen Sternen weiter zerst¨ort.

� Die Wolke liegt (zum Teil) zwischen der Erde und G5.89 und verdeckt die s¨udliche Hälfte
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 ultrakompakter HII -Gebiete einsetzte. Dabei stellte sich heraus, daß 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, daß bereits in der fr¨uhen Phase der UKHG ganze Sternhaufen zur Ionisation beitragen
können. Die Anordnung einiger Einzelsterne entlang der Ionisationsfront legt dabei nahe, daß
die Entstehung dieser Sterne beim Auftreffen der Front auf Inhomogenit¨aten der umgebenden
molekularen Materie ausgel¨ost worden ist. Demnach sind auch innerhalb des nur 0.3�0.1 pc
großen Gebietes G45 bereits nicht-gleichzeitig Sterne entstanden. Zumindest ein Kandidat f¨ur
ein extrem junges Objekt liegt mit der QuelleMIR2 vor. Weiterhin findet sich kein Anzeichen
dafür, daß die kometarische Form durch Relativbewegung entstanden sein k¨onnte. Vielmehr
scheint die Form durch die vorher existierende Molek¨ulwolke vorgegeben gewesen zu sein, de-
ren Rand jetzt durch den dort entstandenen jungen Sternhaufen ionisiert wird. Der Sternhaufen
G45 scheint keinerlei Sterne mit Spektraltypen sp¨ater als B0 NAHR zu enthalten - obwohl die
Reichweite der gezeigten Beobachtungen ausreichen w¨urde, solche Sterne zu entdecken. Aller-
dings können masse¨armere Sterne eventuell in einem Entwicklungsstadium vorliegen, wo sie
noch nicht im nahen Infrarot sichtbar werden. Die grundlegendeÄhnlichkeit mit dem Trape-
ziumhaufen im Orion ist ein Argument f¨ur die These, daß die Entstehung massereicher Sterne
grundsätzlich in derartigen Haufen stattfindet.

9.1 Drei Regionen - Grundverschieden oder gleich?

Ausgewählt wurden die drei pr¨asentierten Objekte nicht zuletzt aufgrund ihrer unterschiedli-
chen Klassifizierungen durch WC89. Dennoch zeigt sich, daß 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, daß das zu G5.89 geh¨orige Gebiet eine G45
vergleichbare Ausdehnung hat. G5.89 selbst w¨are als eine Einzelquelle in G45 denkbar. Ebenso
wurde abgesch¨atzt, daß ein G5.97-artiges Objekt in G45 als eine Radiospitze auftauchen w¨urde,
wie sie dort mehrfach beobachtet werden. Obwohl mit nur drei bislang untersuchten Objekten
noch keine allgemeing¨ultige Aussage getroffen werden kann, deutet sich an, daß UKHG in
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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
Nichtberücksichtigung des Lebensdauerproblems durch die Blasenmodelle kein Problem bei
der Zuordnung dar. Am schwierigsten ist die Einordnung von G45. Wie bereits erw¨ahnt, können
die beiden anderen Quellen durchaus mit Einzelobjekten innerhalb von G45 verglichen werden,
daher treffen hier vermutlich verschiedene Modelle zu. Die Perlenkette entlang der Ionisations-
front und der daraus resultierende Verdacht auf induzierte Sternentstehung laßt vermuten, daß
die Front hier auf dichte Materie traf, ihre Expansion also durch Druck gebremst wurde. Wie in
den entsprechenden Modellen vorhergesagt, k¨onnten die Inhomogenit¨aten, die zur sequentiellen
Sternentstehung f¨uhrten, dabei durch das Ausbreiten der Front selbst entstanden sein. Ein Hin-
weis auf Bewegung gegen¨uber der Umgebung besteht aus den hier vorgestellten Daten nicht,
eine solche ist auch zur Erkl¨arung nicht notwendig. Das Bugwellenmodell findet also prak-
tisch als einziges keine Anwendung auf eines der vorgestellten Objekte. Inwieweit innerhalb
von G45 möglicherweise auch champagnerflußartige Expansion eine Rolle spielt, bleibt durch
Geschwindigkeitsuntersuchungen zu kl¨aren, bzw. im Falle von G5.89

”
abzuwarten“ (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 Anzahlverh¨altnis sollte identisch mit
dem Verhältnis der Lebensdauern der beiden Objekttypen. Dieser Vergleich wird hier zun¨achst
durch G5.97 in Frage gestellt: Dieses Objekt ist streng genommen gar kein UKHG. Zus¨atzlich
liegt die erwartete Lebensdauer der extern verdampften Scheiben auch noch in der aus dem
Anzahlvergleich f¨ur UKHG erwarteten Gr¨oßenordnung. Andererseits weist G5.97 alle Charak-
teristika eines UKHG auf - weitere derartige Identifikationen k¨onnten also zur

”
Entlastung“

der Statistik beitragen und so das Lebensdauerproblem verkleinern. Bei G5.89 liegt der Fall
umgekehrt: Das Objekt expandiert so schnell, daß es bei Beibehaltung der gegenw¨artigen Ge-
schwindigkeit bereits in etwa 2000 Jahren kein UKHG mehr sein wird. Das liegt zwar immer
noch deutlich ¨uber 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 wesentlich n¨aher an der Erde liegt als G5.89.
Die Wechselwirkung mit dem Wolkenmaterial wird dann vermutlich die Expansion bremsen
und möglicherweise wird ein ¨ahnliches Ph¨anomen auftreten wie in G45: Die Bildung von In-
homogenitäten am Wolkenrand und/oder deren Kollaps mit nachfolgender sekund¨arer Stern-
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 Br
-Emission und auch die Radiokarte von WILNER & Mitarb. (1996) zeigen.
Hier ist vermutlich das f¨ur G5.89 angedachte Szenario bereits eingetreten und die Ionisation
von zufällig verteiltem Umgebungsmaterial hat ein neues Kerngebiet geschaffen, daß 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 entstehen l¨aßt.

9.3 Die Rolle des Staubes in UKHG

Bei den zwei
”
IR-ausgedehnten“ Objekten G45 und G5.89 zeigt sich hinsichtlich der Staubver-

teilung ein unterschiedliches Bild: W¨ahrend in G5.89 die ionisierte Schale klar von der mit war-
mem Staub gef¨ullten abgegrenzt ist, scheint in G45 ionisiertes Gas und warmer Staub vermischt
zu sein. Allerdings wurde abgesch¨atzt, daß die UV-Strahlung der beobachteten 15 Sterne (wo-
von allerdings nur 8 ¨uber 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 die Aufl¨osung
im MIR noch nicht hoch genug um dies in der Entfernung von 6.6 kpc zu ¨uberprüfen. Der Staub
begrenzt also durch seine Absorption die Ausdehnung der UKHG und stellt gleichzeitig ein
Reservoir bereit, aus dem neues Gas

”
herausgedampft“ und dann ionisiert werden kann. Bei

G45 könnte auch die scheinbare Mischung von ionisiertem Gas und warmem Staub durch einen
Projektionseffekt zustande kommen - die Komponenten w¨aren dann nicht vermischt, sondern
lägen vom Beobachter aus gesehen hintereinander.

9.4 Die Ausstr̈omung von G5.89

Laut CHURCHWELL (1998) konnte bislang kein treibender Stern einer Ausstr¨omung 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 Ausflußenden interpretierten H2-
Emissionsgebiete auf einer Achse mit G5.89 einen anderen Ursprungsort unwahrscheinlich.
Außerdem zeigen die hochaufl¨osenden NIR-Aufnahmen, ¨ahnlich wie die 2 cm-Radiokarte, daß
nach Norden hin ein Bruch in der schalenf¨ormigen Geometrie vorliegt (die Radiokarte zeigt
einen zweiten Bruch im S¨uden). Somit scheint ein Ausbrechen der Str¨omung aus der Schale an
dieser Stelle plausibel. Die Nicht-Detektion einer Scheibe innerhalb von G5.89 im cm-Bereich
läßt eine solche als Antriebs- und Kollimationsmechanismus f¨ur die Ausströmung ausschei-
den. Somit beobachtet man entweder nur dieÜberbleibsel einer fr¨uheren Ausstr¨omung, oder
aber ihre

”
Nachfahren“: Möglicherweise str¨omt, vom Sternenwind zus¨atzlich angetrieben, hei-

ßes Gas aus dem Inneren der Sph¨are durch dieÖffnungen nach außen und reißt dabei Umge-
bungsmaterie mit in die Str¨omung. Dies w¨urde auch die schlechte Kollimation und die daraus
resultierenden unterschiedlichen beobachteten Orientierungen der Str¨omung erklären.

9.5 Ausblick

Zur endgültigen Klärung der Entstehungsphasen und -Mechanismen massereicher Sterne ist es
noch ein weiter Weg. Zun¨achst muß die Anzahl der beobachteten Quellen erh¨oht werden. Dabei
muß unbedingt mit so hoher Aufl¨osung wie m¨oglich gearbeitet werden: Abb. 9.1 zeigt die drei
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G45.45+0.06 - Normales Seeing
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G5.97-1.17 - Normales Seeing
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G5.89-0.39 - Normales Seeing

REFERENZ-POS.: Rekt. 17h57m26.s76 Dekl.  -24o03’56."7  (1950)
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Abbildung 9.1: K 0- Bilder von G45 (A), G5.97 (B) und G5.89 (C). Diese Bilder haben eine
Auflösung von 100. Diese nominelle Aufl¨osung 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 atmosph¨arischen Bedingungen beobach-
tet worden wären1. Es hätten demnach die ionisierenden Quellen von G45 nicht identifiziert
werden können (man vergleiche dieses Bild von G45 insbesondere mit der Erscheinungsform
von G29.96-0.02 - dort wollen WATSON & 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 aufgel¨ost, 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 Aufl¨osung von 100 kaum eine Abweichung von der Gestalt im
MIR. Nur die Verschiebung des Emissionsmaximums w¨urde so auf die n¨ordlicheÖffnung in
der Schale hindeuten. Es stellt sich die Frage, wie die MIR-Daten bei einer den AO-Bildern
vergleichbaren Aufl¨osung auss¨ahen.

Zur unmittelbaren Weiterf¨uhrung der Arbeit stellt sich also nicht nur die Aufgabe, die
Anzahl der beobachteten Objekte zu erh¨ohen, sondern auch den Wellenl¨angenbereich zu ver-
größern, der mit hochaufl¨osenden Techniken abgedeckt wird. Dies ist bei den Schmalbandbe-
obachtungen in Br
 und H2(1�0)S1 unmittelbar umsetzbar. Da nunmehr das VLT2 der ESO in
Betrieb ist, kann in naher Zukunft auch bei 10�m mit einer Auflösung von 0:003 gerechnet wer-
den. Räumlich auflösende Spektroskopie z.B. mit Fabry-Perot Interferometern wird Aufschluß
über die Kinematik der Objekte geben und kl¨aren, inwieweit Modelle anwendbar sind, die eine
Bewegung der UKHG gegen¨uber den umgebenden Medien voraussetzen. LUMSDEN & H OARE

(1996) haben dies f¨ur G29.96-0.02 demonstriert. Ebenso werden Polarisationsbeobachtungen
weitere Informationen zur Staubverteilung liefern und kl¨aren, ob die Staubverteilung in G45
klumpig ist, oder ob der warme Staub ein Gebiet heißen, ionisierten Gases umgibt. Zur Ana-
lyse von so gewonnenen Daten stehen jetzt 3D-Strahlungstransportprogramme zur Verf¨ugung,
die beliebige Anordnungen verschiedener Strahlungsquellen und Staubverteilungen zulassen
(WOLF & Mitarb. (1998)).

Vollkommen unzureichend ist die Aufl¨osung im mm-Bereich. Das Beispiel G5.89 zeigt,
daß hochaufl¨osende Informationen bei diesen Wellenl¨angen 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 Dichteverh¨altnisse
entlang der Ionisationsfront zu bestimmen. F¨ur nördliche Quellen stehen hierf¨ur geeignete Inter-
ferometer zur Verf¨ugung, für südliche Quellen muß auf das zuk¨unftige LSA3 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 problemlos zug¨angliches
AO-System zur Verf¨ugung steht, kann mit der Komplettbeobachtung eines neuen Ensembles
von UKHG in allen Wellenlängenbereichen in K¨urze begonnen werden.

1Auf La Silla überwachte der DIMM (Differential Image Motion Monitor) st¨andig das Seeing, es lag in jener
Nacht bei 100.

2Very Large Telscope, Hauptspiegeldurchmesser 8m
3Large Southern Array
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Anhang A

Filter

Band Instrument �e� (�m) �� (�m) Nullpunkt (Jy)

H� HST/PC2 0.4865 0.00249 –
[OIII ] HST/PC2 0.5012 0.00268 –
H� HST/PC2 0.6562 0.0022 –

[Ne II ] HST/PC2 0.6590 0.00285 –
[S II ] 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 0 ADONIS(S) 2.154 0.323 660
Br
 IRAC2b 2.164 0.037 –

Br
 cont. IRAC2b 2.148 0.037 –
Br
 MAGIC 2.166 0.022 –

Br
 cont. MAGIC 2.220 0.022 –
H2(1� 0)S1 IRAC2b 2.121 0.039 –

H2(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

11.7�m SpectroCam 10 11.7 1.0 42
[NeII ] 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 Flußnullpunkte zur Magnitudenkalibration (Fluß 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(~x) =
X
~y

PSF (~x� ~y)O(~y): (B.1)

Darin bezeichnetPSF (~x� ~y) den Anteil des Lichtes, welcher aus dem Pixel am Ort~y stammt
und aufgrund der Abbildungsoptik im Pixel an der Stelle~x ankommt. Die Pixelkoordinaten~x
und ~y bezeichnen als zwei-elementige Vektoren die Position des Bildelementes auf dem De-
tektorchip.O undB sind wie in Gl. 3.10 die Objekt- und Bildintensit¨atsverteilung. Nach der
Poissonstatistik1 ist die Wahrscheinlichkeit, in einem Pixel die Z¨ahlrateN zu messen, wenn der
Erwartungswert�N ist, durch

�(N j �N) =
e� �N �NN

N !
(B.2)

gegeben. Die GesamtwahrscheinlichkeitL, in jedem Pixel die Z¨ahlrateD(~x) vorzufinden, wenn
der Erwartungswert durchB(~x) gegeben ist, liegt dann bei

lnL =
X
~x

D(~x)lnB(~x)� B(~x)� lnD(~x)!: (B.3)

Nach RICHARDSON (1972) und LUCY (1974) wird diese Wahrscheinlichkeit maximiert. Der
Maximalwert ist erreicht, wenn alle partiellen Ableitungen vonL nachO(~x) verschwinden:

@lnL

@O(~x)
= 0 (B.4)

=
X
~x

�
D(~x)

B(~x)

�
PSF (~x� ~y)

Daraus läßt sich die Iterationsvorschrift konstruieren, die aus der momentanen
”
Schätzobjektin-

tensitätsverteilung“ zur n¨achsten, verbesserten f¨uhrt:

On+1(~y) = On(~y)

P
~x PSF (~x� ~y) B(~x)

Dn(~x)P
~x PSF (~x� ~y)

(B.5)

1Auch wenn der Photneneinfall auf die Pixel nicht er Poissonstatistik folgt, funktioniert das Verfahren!

III



IV ANHANG B. DIE RICHARDSON-LUCY-ENTFALTUNG

Dabei istDn gegeben durch
P

~y On(~x)PSF (~x�~y), also die augenblickliche Sch¨atzung für das
gemessene Bild. Gl. B.5 ist normiert, d.h. die Gesamtintensit¨at im Bild bleibt erhalten. Die Mo-
difikation bei der Entfaltung der Daten zu G45 bestand darin, in B.5 anstelle vonPSF (~x� ~y)
eine schmalere Gaußfunktion zu verwenden (Nur in der Gleichung, nicht zur Bestimmung von
Dn!). Dadurch werden eng benachbarte Strukturen bei der Iteration weniger stark

”
verwischt“.

Nach erfolgreicher Konvergenz ist dann Gl. B.5 trotzdem erf¨ullt, so daß das Ergebnis eine rea-
listische Sch¨atzung der Objektintensit¨atsverteilung darstellt.



Anhang C

Vorhersage desBr
 Flusses aus
cm-Beobachtungen

Um die Extinktion entlang der Sichtlinie zu einer Quelle zu erhalten, kann der aus dem Emissi-
onsmaß vorhergesagte Fluß in der Rekombinationslinie Br
 mit dem real gemessenen Br
-Fluß
verglichen werden. Das Emissionsmaß wird dabei aus Beobachtungen bei cm-Wellenl¨angen
bestimmt. Da die Radiokarten von WOOD & CHURCHWELL (1989b) als Flußkarten vorlagen,
wird zunächst auf die AntennentemperaturTb zurückgerechnet:

Tb =
S�10

�29c2

2�2k
b

(C.1)

(z.B. ROHLFS, 1990).


b gibt den Raumwinkel der synthetisierten Keule an,S�

b

ist die Flußdichte in mJy�beam�1. c
ist die Lichtgeschwindigkeit,k die Boltzmann-Konstante und� die Frequenz, bei der beobachtet
wird. Das Bild wird in dieser Form auf die Pixelgr¨oße und Dichte des Br
-Bildes uminterpoliert.
Dann wird Ausdruck C.1 kombiniert mit

Tb = Te(1� e�� ) (C.2)

und

� = 2:11� 10�1T�1:35
e ��2:1EMa(�; T ); (C.3)

worin � die optische Tiefe angibt,Te die Elektronentemperatur,EM das Emissionsmaß unda
einen Korrekturfaktor der Gr¨oßenordnung 1 (MEZGER & H ENDERSON, 1967). Durch Einset-
zen ergibt sich das Emissionsmaß zu

EM = 4:72a�1T 1:35
e �2:1 ln

�
Te

Te � Tb

�
: (C.4)

Nach OSTERBROCK(1989) kann daraus der Br
-Fluß zu
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SBr
 = 0:9h�Br
�
eff
Br



Br

4�

EM (C.5)

berechnet werden. Der Faktor 0.9 beinhaltet die Annahme, daß der Nebel nur zu 90% aus
Wasserstoff besteht, der restliche Anteil aus Helium. F¨ur �eff

Br
 , welches dieÜbergangskoef-
fizienten und die Niveaupopulationen ¨uber eine Temperaturabh¨angigkeit zuammenfaßt, geben
HUMMER & STOREY (1987)

�eff
Br
 = 6:48� 10�11T�1:06

e (C.6)

an. Der Raumwinkel
Br
 ist nun die Pixelgr¨oße des Br
-Bildes.

Angemerkt werden muß, daß diese Art der Vorhersage nicht angewandt werden kann in Ge-
bieten, wo die Radioemission nicht aus ruhenden HII -Gebieten stammt, sondern von ionisierten
Winden. Im letzteren Fall kommt Strahlung der Frequenz� immer aus einem Kern mit dem
RadiusR(�). Dadurch ergibt sich ein charakteristischer Spektralverlauf mitI� � �0:6. Bei den
hier behandelten Gebieten liegt aber ein solcher Verlauf nicht vor, auch in dem offensichtlich
stark vom Sternenwind beeinflußten Gebiet G5.89 wurde daher klassische Frei-frei-Emission
angenommen.
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Universitäts-Sternwarte, Jena

Jena, 26. August 1999

XI


