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Teil 1

Einleitung

Die Galaxie IC 10 ist eine sternbildende Zwerggalaxie in der lokalen Gruppe der Milchstrafle, die
morphologisch einer irreguléren Galaxie dhnlich ist. Sie liegt in einer mittleren Entfernung von 0.95
Mpc! zu unserer Galaxie. Die sehr ungewohnliche Form und eine hohe Sternenbildungsaktivitéit
machen diese Galaxie interessant. Uber IC 10 wurden schon einige Artikel veréffentlicht, zuletzt
von HUNTER im Jahre 2001 mit Daten vom Hubble-Space-Telescope (HST') [1] und von WILCOTS
und MILLER [11] im Jahre 1998 mit erdgebundenen Daten. Wir haben bei unserer Arbeit sowohl
erdgebundene Daten als auch HST-Daten benutzt und wollten vor allem die Proportionen und
das Alter der einzelnen Regionen der Galaxie untersuchen.

Da die Ausdehnung einer Galaxie iiber ihre Leuchtkraft bestimmt ist, war unser erster Schritt
die Berechnung eben dieser, und die Vermessung der Galaxie. Dieses fiihrten wir an den erdgebun-
denen Aufnahmen durch, um einen Uberblick iiber IC 10 zu erhalten. Die HST-Daten, die uns
zur Verfiigung standen, waren zwar hoher aufgelost, jedoch deckten sie nur einen Teil der Galaxie
ab. Dann bestimmten wir die Farbe der Galaxie an einzelnen Stellen und verglichen unsere Ergeb-
nisse mit Sternevolutionsmodellen fiir eine erste Altersabschitzung. Aulerdem benutzten wir die
Ha-Schmalbandaufnahmen zur Bestimmung der Sternbildungsrate (SF'R) und Vermessung der
Ha-Shells. Erst danach benutzten wir die HST-Daten fiir die Erstellung von Farbhelligkeitsdia-
grammen um eine genauere Altersangabe fiir die einzelnen Regionen machen zu kénnen. Die Daten
erhielten wir schon teilweise vorbereitet, allerdings haben wir die Aufnahmen selbst mit MIDAS,
einem speziell fiir die Astronomie entwickelten Programm, kalibriert und weiterverarbeitet. Zum
Herausfiltern von Vordergrundobjekten und Bereinigen der Aufnahmen von iiberbelichteten Punk-
ten benutzten wir DAOPHOT, ein méchtiges Analyseprogramm, das uns dann klarere Aufnahmen
und genaue Farbhelligkeitsdiagramme lieferte.

Da IC 10 fast in Richtung der galaktischen Scheibe liegt, beeintréachtigen viele Vordergrunds-
terne die Beobachtung; auflerdem erfihrt sie eine betrichtliche Extinktion. Das bedeutet, dass sie
einem Beobachter in unserem Sonnensystem wesentlich weniger hell erscheint als sie eigentlich ist,
da ein Grofiteil der von der IC 10 abgestrahlten Photonen absorbiert werden. Fiir uns bedeutet
das, dass wir unsere Ergebnisse der Helligkeit von IC 10 um Werte zwischen 6.3 Magnituden fiir
das U-Band und 1.5 Magnituden fiir das I-Band korrigieren mussten (Magnitude ist eine Ein-
heit fiir Leuchtkraft). AuBerdem mussten wir diese Korrekturen in die Farbhelligkeitsdiagramme
mit einbeziehen. Aus diesem Grund tauchen in diesem Protokoll zwei verschiedene Werte fiir die
Helligkeit der Galaxie auf, die scheinbare Magnitude, die sich bei Beobachtung von der Erde aus
ergibt, und die absolute Magnitude, die entfernungs- und ortsunabhéngig die Helligkeit von IC
10 beschreibt. Die Starburstregionen in IC 10 gehoren zu den uns am néchsten gelegenen Re-
gionen dieser Art, daher kann man sie sehr genauen Beobachtungen mit einer hohen Auflésung
unterziehen.

Im Siiden von IC 10 befindet sich eine obskurierte Region, das heifit dass diese Region von Staub
der Milchstrasse verdeckt ist. Diese Region haben wir einzeln untersucht, um zu erkennen, wie eine
solche Staubwolke eine Aufnahme beeintréichtgt. IC 10 besitzt ein sehr markantes Ha-Bild, das
die optischen Ausmafle der Galaxie vor allem im Westen weit an Ausdehnung tibertrifft und einige
deutlich zu erkennende Shells zeigt. Diese Hohlrdume im Gas breiten sich oft um Gebiete mit hoher
Sternaktivitdt aus und lassen daher Riickschliisse auf die zeitliche Entwicklung und Ausbreitung
dieser Galaxie zu. Auch kann man mit Ha-Aufnahmen die Sternbildungsrate bestimmen.

11 Mpc = 3.26 - 106 Lichtjahre
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Teil I1

Theorie

1 Teleskope

Teleskope gehoren zu den wichtigsten Messinstrumenten in der Astronomie, wobei man zwischen
Teleskopen herkommlicher Art (auch fiir den Ultraviolettbereich) und solchen fiir den Radio- und
Infrarotbereich unterscheidet. Aulerdem gibt es weitere Instrumente der Hochenergieastronomie
zur Beobachtung der kosmischen Strahlung und der Gammastrahlung sowie Teleskope fiir den
Rontgenbereich.

1.1 Teleskope herkommlicher Art

Von ihrer optischen Funktion her unterscheidet man zwei wesentliche Typen von Teleskopen,
Refraktoren und Reflektoren. Der Strahlengang in einem Refraktor sieht folgendermafien aus:

Wie beim Mikroskop wirft eine Sammellinse, das Ob-

AR LA A\ A jektiv, vom Gegenstand ein reelles, umgekehrtes Zwi-
| V<& 27  schenbild, das Okular, eine Lupe, durch die das Objekt

betrachtet wird. Wegen der weiten Entfernung befindet
sich der Gegenstand auflerhalb der doppelten Brennwei-
te, sodass das Zwischenbild nahezu in der Brennebene
des Objektivs entsteht. Ist G die Grofle des Gegenstan-
des und B die Grofie des reellen Zwischenbildes, so be-

zeichnet man mit 8 = g den Abbildungsmafistab. Es

gilt g = g, wobei f die Brennweite bezeichnet. Das

Bild ist also umso grofer, je linger die Brennweite ist. Die Vergroflerung durch das Objektiv ist
Sehwinkel mit Instrument e

_ & . o E . . . .
Sehwinkol ohne Instrument = =3 wobei € = 5 und s die Bezugssehweite ist. Das Okular erhoht

diese Vergréferung nochmals um v, = ‘;—g, sodass die GesamtvergroBerung des Fernrohrs v = L
betriigt. Im astronomischen Fernrohr erscheint das Bild umgekehrt, weshalb oft Umkehrprismen
eingeschaltet werden.

Abbildung 1: Strahlengang in einem astrono-
mischen Fernrohr (Refraktor)

Die grofiten astronomischen Fernrohre sind Refiektoren. Bei ihnen erzeugt ein Hohlspiegel das
Bild, das dann mit dem Okular betrachtet wird. Spiegel lassen sich mit gréfferem Durchmesser,
also groflerem Auflosungsvermogen herstellen als Linsen. Heute werden in der Astronomie beinahe
nur noch Reflektoren verwendet.

1.1.1 Das Hubble Space Telescope

Das Hubble Space Telescope (HST) ist ein Gemeinschaftsprojekt der NASA und ESA und wurde
1990 von der amerikanischen Raumfihre , Discovery®“ in die Erdumlaufbahn gebracht. Ziel des
neuen Teleskops war es, eine beugungsbegrenzte Abbildung ohne stérende Einfliisse der Erdat-
mosphére zu erhalten und auch Beobachtungen im nahen IR- und UV-Bereich durchfiihren zu
konnen. Die Archivdaten des HST sind in der Regel ein Jahr nach Beobachtungszeitpunkt im
ESO-Archiv [18] allgemein verfiigbar.
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1.2 Teleskope fiir den Radiobereich

Der neben dem ,optischen Fenster“ zweite grofie Durchlassigkeitsbereich der Erdatmosphére ist
das ,,Radiofenster”. Damit sind Wellenléngen im Bereich von 1 mm bis 20 m gemeint, wobei die
Grenzen je nach atmosphérischen Bedingungen etwas schwanken. Die erste kosmische Radioquelle
wurde 1931/32 im MilchstraBenzentrum entdeckt; die eigentliche Entwicklung der Radioastronomie
begann aber erst nach dem 2. Weltkrieg. Ein Vorteil dabei war, dass fast keine Absorption in der
Erdatmosphére auftrat und dass Beobachtungen auch tagsiiber und bei jedem Wetter moglich
waren. Wichtig sind Radioteleskope aber vor allem deshalb, weil kosmische Dunkelwolken von
der Radiostrahlung durchdrungen werden, also die interstellare Materie und Struktur der Galaxis
untersucht werden kann. Dabei fillt besonders dem 21 cm-Schmalband eine tragende Rolle zu, da
man damit das wichtigste Element im Universum, den Wasserstoff, beobachten kann.

Als Radioteleskop reicht im Prinzip eine Dipol-Antenne aus, fiir die meisten kosmischen Ra-
dioquellen ist sie jedoch zu unempfindlich. Die sehr schwachen Radiofrequenzsignale werden daher
zunéchst von einer Antenne, die eine moglichst grofle effektive Fliche haben sollte, aufgefangen
und mit einem Empfanger verstarkt.

2 Auflésungsvermogen von Teleskopen

Man konnte mit optischen Geriiten versuchen, durch Aufstocken der Vergréflerung immer feinere
Strukturen eines betrachteten Gegenstandes aufzulésen. Dies wird jedoch durch das Auftreten
von Beugung verhindert. Infolge der Wellennatur des Lichts wirken alle Rander von Linsen und
Spiegeln in Teleskopen wie eine Lochblende als beugende Offnung. Ein Punkt eines Bildes wird
daher nicht als Bildpunkt, sondern als konzentrische Beugungsfigur abgebildet. Das zentrale Beu-
gungsscheibchen (Hauptmaximum) wird vom ersten Beugungsminimum begrenzt, Nebenmaxima
haben wegen ihrer geringen Intensitdt kaum Einfluss auf die Abbildung. Die Beugungsscheibchen
benachbarter Punkte flieflen mit wachsender Vergroferung zusammen, und das Bild wird unscharf.

Als Auflésungsvermogen eines optischen Gerétes allgemein bezeichnet man seine Fahigkeit,
zwei benachbarte Punkte eines betrachteten Gegenstandes noch als unterscheidbare Bildpunkte
wiederzugeben. In den Beugungsfiguren zweier Bildpunkte kann man gerade noch zwei getrennte
Punkte des abgebildeten Gegenstandes wahrnehmen, wenn das Hauptmaximum des einen Punktes
in das erste Beugungsminimum des anderen f#llt. Zwei nahe beieinanderstehende Sterne lassen sich
also im Fernrohr nur trennen, wenn ihre Beugungsscheibchen sich nicht iiberschneiden. Ist A die
Wellenlénge und r die Objektivoffnung, so muss der Sehwinkel zwischen den beiden Sternen also
grofer sein als 1.22 - X - r—1 (Rayleigh - Kriterium). Das Auflosungsvermogen des Teleskops wird
umso besser, je kleiner A und je grofier r ist. Wie man im oberen Abschnitt sieht, betrachtet man
mit Radioteleskopen sehr groie Wellenléngen, also muss auch r besonders grof§ sein. Die Auflésung
optischer Fernrohre erreichen sie erst durch so genannte Langbasis - Interferometrie, d.h. durch
die Kopplung zweier sehr entfernter Teleskope, deren Abstand dann die Rolle von r iibernimmt.

2.1 Seeing

Als Seeing wird die Luftruhe der Atmosphére im Sichtkanal von Teleskop zu Himmelsobjekt be-
zeichnet. Ein gutes Seeing entspricht einer ruhigen Atmosphére ohne grofle, sich rasch verindernde
Turbulenzen. Stérende Einfliisse aus der Erdatmosphére beeinflussen die Auflésung erdgebundener
Aufnahmen, da sie die Lichtwellen zusétzlich beugen und damit Wellen bestimmter Lénge das Te-
leskop nicht mehr erreichen. Ein wesentlicher Vorteil des Hubble Space Telescope liegt daher darin,
dass solche Effekte gerade nicht auftreten, da Bilder aulerhalb der Erdatmosphére aufgenommen
werden.
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3 Grundlegende Begriffe

3.1 Intensitit

Die Intensitét ist diejenige Energiemenge, die pro Einheitsraumwinkel (1 sr), Frequenz und Zeit
durch eine Einheitsflache stromt. Es gilt also

] = W-m2.sr7 ' Hz!

= 10%erg-em™2-Hz ' 57!

in ST bzw. den in der Astronomie oft verwendeten cgs-Einheiten. Die spektrale Zerlegung kann
natiirlich anstatt auf den Frequenz- auch auf den Wellenlédngenbereich bezogen werden. Durch
Integration erhélt man die

Intensitidt der Gesamtstrahlung:

I:/ L,dV:/ Iy dA. (1)
0 0

3.2 Strahlungsflussdichte

Die Strahlungsflussdichte ist definiert als die Summe der Intensitéten aller durch ein Flichenele-
ment hindurchtretenden Strahlungsbiindel, d.h. es gilt

F,,:j{IVcosﬂdQ, (2)

wobei d©2 = sin ¥ d¥ dy und ¢ den Azimut bezeichnet, dessen Nullpunkt in Richtung des Normal-
vektors liegt. Es ist in der Astronomie 6fters zweckméBig, Fy in ,, Ausstrahlung (0 <9 < %)

27 z
Ff :/ da,o/2 I, cos¥sind dv (3)
0 0
und , Einstrahlung® (§ <9 <)
2m 5
F; = / d<p/ I, cos ¥ sin¥ dv) (4)
0 g

zu zerlegen, sodass F, = FF — F7. Analog zu (1) definiert man

F:/OOOFl,dy (5)
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3.3 Anwendung auf einen Stern

Die Intensitéit der aus dem Stern austretenden Strahlung ist nur vom Austrittswinkel ¢ (gerechnet
von der Normale der betreffenden Stelle aus) abhiingig, d.h. I,, = I,,(9). Die iiber die scheinbare
Sternscheibe gemittelte Intensitét der in Richtung des Beobachters emittierten Strahlung isr dann
gegeben durch

B 1 2 5
I, = TRQ/O d(p/o I,(¥9) cos Y R? sin 9 do, (6)

wobei R der Radius des Sterns ist. Ein Vergleich mit Gleichung (3) liefert

L=, (7)

Ist der Stern weit vom Beobachter entfernt, erscheint er, da cos?¥ ~ 1, unter einem Raumwinkel
2

von d) = %, wobei r der Abstand zwischen Stern und Beobacher ist. Damit ergibt sich ein

Strahlungsstrom von

_ R2
fl,:I,,dQ:Fjr—2 (8)

3.4 Helligkeiten
3.4.1 Scheinbare Helligkeit

Mit einem Messgerit kann man versuchen den Strahlungsstrom eines Sterns zu bestimmen. Al-
lerdings muss man beachten, dass ein Detektor nur einen bestimmten Frequenzbereich abdecken
kann und fiir verschiedene Frequenzen verschieden empfindlich ist. Deshalb ist die Anzeige eines
Messgeriits zu dem Integral

o0 1 o0
5= / foEy, dv = — / R*F,E, dv (9)
0 ™ Jo

proportional, wobei E, eine Empfindlichkeitsfunktion ist. Die Helligkeit eines Sterns wird nun
definiert als

m = —25logs+c¢ [mag]. (10)

Hierbei ist ¢ eine Normierungskonstante, die durch Ubereinkunft festgelegt werden muss.
Abhénigig von FE, werden verschiedene Magnitudines vereinbart. Ist die Funktion so gewéhlt,
dass sie die Empfindlichkeit des menschlichen Auges nachahmt, spricht man von visuellen Magni-
tudines m,. Hat die Funktion ihr Maximum im blauen Frequenzbereich, spricht man von photo-
graphischen Magnitudines m,4. Diese verschiedenen Magnitudines sind historisch bedingt: Zuerst
wurden nur visuelle und spéter dann photographische Messungen durchgefiihrt. Heute kann man
das Maximunm der Empfindlichkeit in nahezu jeden Frequenzbereich legen. Das Verhéltnis %

(s. (9)) zweier Sterne wird zur Definition der Differenz der scheinbaren Helligkeiten verwendet:
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1
1mnm-2M%<;> (11)

3.4.2 Absolute Helligkeit

Als absolute Helligkeit bezeichnet man die Helligkeit, die ein Stern in einem Abstand von 10 pc?
von seinem Mittelpunkt besitzt. Sei M die absolute und m die scheinbare Helligkeit eines Sternes.
Dann gilt

102 r
m—M = -—25log (7"2) = 5log (1—0)
= b5logr—>5
=M = m+5—>5logr [pd (12)

Im Gegensatz zur scheinbaren ist die absolute Helligkeit eine vom Abstand unabhéngige charak-
teristische Eigenschaft einer Himmelsquelle. Die Gréfie (m — M) wird Entfernungs- oder Distanz-
modul genannt. In folgender Tabelle ist die Beziehung zwischen Modul und Entfernung fiir einige
Magnitudines eines Sterns aufgetragen.

Entfernungsmodul | Entfernung
[mag] [pc)
-5 1
0 10
5 100
10 103
25 10°

Tabelle 1: Das Entfernungsmodul (m — M) fiir einige Entfernungen

3.4.3 Fliachenhelligkeit

Zur Definition der mittleren Flichenhelligkeit einer ausgedehnten astronomischen Quelle (z.B.
einer Galaxie, einer HII-Region) zieht man Gleichung (9) und (10) heran. Es gilt

u:fZM%(%)+c:mﬂﬂﬁbgW. (13)

¥ ist der Raumwinkel, den das Objekt einnimmt. Die Flidchenhelligkeit ist von der Entfernung des
Objekts unabhéngig.

21 pc = 3.26 Lichtjahre = 3.086 - 10'6 m
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4 Interstellare Materie

HInterstellar“ meint in der Astrophysik zunéichst einmal wortlich {ibersetzt ,,zwischen den Sternen
befindlich®“. Es handelt sich um eine Orts- bzw. Skalenangabe, die auf den Bereich zwischen Sternen
oder innerhalb einer Galaxie beschrénkt ist. Mit der interstellaren Materie (ISM) bezeichnet man
das diinne, verteilte Gas aus Atomen und Molekiilen, das sich zwischen den Sternen befindet.
Astronomen betrachteten in diesem Zusammenhang zunéchst die sogenannten Dunkelwolken, die
das Licht der hinter ihnen befindlichen Sterne durch Absorption schwichen und réten. Erst 1930
wurde nachgewiesen, dass auch auflerhalb der erkennbaren Dunkelwolken interstellare Extinktion
und Verfarbung bei der photometrischen Messung von Entfernungen iiber wenige hundert parsec
auftritt.

Galaktische Reflezionsnebel entstehen durch Streuung des Lichtes relativ kithler Sterne an kos-
mischen Staubwolken, wéhrend in den galaktischen Emissionsnebeln interstellares Gas durch die
Strahlung heifler Sterne zur Emission eines Linienspektrums angeregt wird. 1904 wurden dann
die stationéren C'a II-Linien entdeckt, die in den Spektren von Doppelsternen die Bahnbewegung
nicht mit ausfithren. Solche stationédren Linien entstehen in einer durch die Strahlung der Sterne
teilweise ionisierten Gasschicht. Die interstellare Materie rotiert auch mit der jeweiligen Galaxie
und kann als Indikator dienen, um Geschwindigkeitsdispersionen (also die Verteilungen von Ge-
schwindigkeiten der Gasteilchen) zu messen. Solche Messungen eignen sich zur Bestimmung der
Massen von Galaxien.

Durch Radioteleskopie konnten grofle, dichte Molekiilwolken als die eigentlichen Orte der Stern-
entstehung erkannt werden. Die Randgebiete solcher Molekiilwolken erkennt man an dem leuch-
tenden Nebel. Stellare Prozesse wie Supernovae reichern die I.SM mit ,Metallen“ (damit sind alle
Elemente gemeint, die schwerer als Helium sind) an und erhéhen ihre Metallizitdt. Durch Satelli-
tenbeobachtungen ist es manchmal moglich, im interstellaren Medium eine heifle Gaskomponente
im Ultraviolett- und Rontgenbereich zu entdecken, deren Temperaturen erheblich hoher liegen als
in den HI- oder HII-Regionen.

4.1 Interstellare Extinktion und Verfiarbung durch Staub

Der interstellare Staub duflert sich zum einen durch die auffallenden Dunkelwolken, aber auch
durch die ,,allgemeine“ Extinktion und Verfirbung. Dass dieser Effekt iiberall zu beobachten ist,
spielt bei der photometrischen Messung grofierer Entfernungen eine entscheidende Rolle: Befindet
sich ein Stern mit der absoluten Helligkeit M in der Entfernung r [pc], so 14sst sich seine scheinbare
Helligkeit m [mag] durch das wahre Entfernungsmodul

(m— M)y = 5-logr[pc] —5
berechnen. Das Licht erfihrt aber bis zur Messung eine Extinktion v [mag pc~!]. Das sogenannte
scheinbare Entfernungsmodul erhilt man dann als Differenz zwischen der absoluten Helligkeit und
der wirklich gemessenen scheinbaren Helligkeit:

(m—M)y = 5-logr —5+~-r

Hier wird der Zusammenhang zwischen scheinbarem Entfernungsmodul (m — M) und der Entfer-
nung r der Sterne aufgezeigt. Dabei erkennt man, dass die Kurve ohne interstellare Extinktion,
also fiir v = 0 linear verlduft, wihrend sie bei groferen Entfernungen der Sterne immer stérker
abfillt, je groBer die interstellare Extinktion ist, die man angenommen hat (s. Abb. 2). Ab Ent-
fernungen von einigen 1000 pc kann man Sterne also nur noch schlecht beobachten. TRUMPLER
erkannte schliefilich, dass es nicht nur einen Unterschied zwischen wahrem und scheinbarem Ent-
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Wahrer Entfernungsmodul

(m-M), [mag]
0 +5 +10 +15
T T Y 1 I T T T T T T T
+5
=]
k)
g M
2 +10
g _ 5
c o
£ E
o5 _ y=0[mag kpc-]
@ IE +15 N
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D - 05
=
o
w
+ 20} 1.0
- 20
+ 25 i 1 ] \
10 100 1000 10000
r [pcl

Abbildung 2: Zusammenhang zwischen scheinbarem Entfernungsmodul und Entfernung; Quelle: [10]

fernungsmodul gibt, sondern dass das Sternlicht bei grofleren Entfernungen auch ,,verfarbt“ wird.
Diese interstellare Verfirbung wird in folgender Gleichung ausgedriickt:

Ex-y = (X=Y)—(X =Y)g (14)

Dabei sind X und Y die in zwei Wellenldngenbereichen gemessenen Helligkeiten fiir irgendein
Farbsystem, der Index 0 soll den Farbindex (X — Y') bei einer Extinktion v = 0 kennzeichnen.

Astronomen haben herausgefunden, dass die interstellare Extinktion im optischen Bereich
niherungsweise proportional zu A~! ist. Die mittlere Extinktion ist daher im Infrarot- und Ra-
diobereich sehr gering, fiir den optischen bis hin zum Ultraviolettbereich nimmt sie immer weiter
zu. Wenn die Extinktion bekannt ist, gibt es die Moglichkeit, verfarbungsfreie Indizes zu bestim-
men, denn ein Stern wird durch die interstellare Verfarbung im Zweifarbendiagramm léngs einer
geraden Verfarbungslinie verschoben. Man kann also ldngs dieser Verfarbungsgeraden zu dem Ort
zurlickgehen, an dem sich der Stern aufgrund seines Alters eigentlich befinden miisste, und dort
den unverfiirbten Farbindex ablesen.

4.2 Polarisation von Sternlicht durch interstellaren Staub

Bei Longitudinalwellen (z.B. Schallwellen) ist durch die Ausbreitungsrichtung auch die Schwin-
gungsrichtung der Welle bestimmt. Transversalwellen (z.B. elektromagnetische Wellen) besitzen
zusétzlich durch ihre Schwingungsrichtung senkrecht zur Ausbreitungsrichtung eine weitere Vor-
zugsrichtung im Raum. Bleibt sie bei der Wellenausbreitung erhalten, spannen Schwingungs- und
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Ausbreitungsrichtung die Schwingungsebene auf. Der Nachweis von Polarisationserscheinungen
zeigt, dass auch Licht ein transversaler Wellenvorgang ist. Die meisten Lichtquellen emittieren
sogenanntes natirliches Licht mit keiner bevorzugten Schwingungsebene. Zwar geht von jedem
Atom bei einem Emissionsakt ein linear polarisierter Wellenzug aus, in der Vielzahl der Wellenziige
kommen aber alle Schwingungsebenen gleichméflig verteilt vor. Natiirliches Licht ist unpolarisiert,
daher ist es erstaunlich, dass Sternlicht teilweise linear polarisiert ist. Sei Ip die Intensitit des
parallel zur Polarisationsebene schwingenden Lichtes und Ig die Intensitét des senkrecht zur Po-
larisationsebene schwingenden Lichtes. Der Polarisationsgrad ist dann

Ip—Is

P = .
Ip +1Ig

(15)

Der Polarisationsgrad ist etwa proportional zur interstellaren Extinktion. Man nimmt daher
an, dass die Teilchen, die auch die Extinktion und Verfarbung hervorrufen, teilweise ausgerichtet
sind. Die Orientierung der Teilchen wird auf ein galaktisches Magnetfeld von einigen 107! Tesla
zuriickgefiihrt.

4.3 Neutrales interstellares Gas

Das neutrale atomare Gas ist mit dem interstellaren Staub durchmischt und kann in sehr unter-
schiedlichen Konzentrationen auftreten. Die Gebiete, in denen der interstellare Wasserstoff in iiber-
wiegend neutralem Zustand auftritt, werden als HI-Regionen bezeichnet. Man betrachtet hierzu die
21 cm (1420 Mhz) Hyperfein-Emissionslinie des neutralen Wasserstoffs, die durch den Ubergang
zwischen zwei Niveaus des Grundzustandes entsteht.

4.3.1 Chemische Zusammensetzung

Aus den Absorptionslinien kann die Elementhéiufigkeit im interstellaren Gas abgeleitet werden,
wenn man beriicksichtigt, dass es lokale Unterschiede in der Ionisation und Anregung geben kann.
Beobachtet man ldngs eines Sehstrahls, der keine gréfleren Verdichtungen durchdringt, wodurch
also auch nur eine geringe Extinktion und Verfarbung auftreten, so ist die Héufigkeitsverteilung
der chemischen Elemente im Gas etwa dieselbe wie auf der Sonne. In dichteren Wolken dagegen
beobachtet man andere Hiaufigkeiten, d.h. einige Elemente treten sehr viel seltener auf als in der
Sonne. Daraus kann man schlieflen, dass sich in den dichten, kiithleren Regionen viele Elemente
nicht in der Gasphase befinden, sondern in die interstellaren Staubteilchen eingebunden sind.

4.4 Ionisiertes Gas

In der Umgebung heller O- und B-Sterne wird das interstellare Gas ionisiert und zum Leuchten
angeregt. Man sieht daher einen diffus leuchtenden Nebel bzw. eine HII-Region.

4.4.1 HII-Regionen

Die Anregung zum Leuchten in den HII-Regionen lauft folgendermafien ab: Wenn ein neutrales
Wasserstoffatom die Strahlung des Sterns im Lymangebiet, d.h. mit einer Wellenldnge \ < 91.1
nm absorbiert, ist die zugehorige Energie grofl genug, um das Wasserstoffatom zu ionisieren. Das
dabei entstehende Photoelektron wird dann von einem positiven Ion wieder aufgefangen, das in
mehreren Schritten in den Grundzustand iibergeht und dabei jedes Mal ein Lichtquant aussendet.

Abschitzungsweise wird fiir jedes absorbierte Lymanquant mit einer Energie hv > 13.6 eV,
also eben gerade einer Wellenléinge A < 91.1 nm unter anderem ein Ha-Quant ausgesandt. Setzt
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man voraus, dass der Nebel nahezu die ganze Lymanstrahlung des Sterns absorbiert, so kann man
durch die Bestimmung der Ha-Strahlung die Lyman-Strahlung des Sterns ermitteln. Wenn man
diese Strahlung mit der optischen Strahlung vergleicht, kann man auch eine Aussage iiber die
Temperatur des Sterns treffen. Denn bei erhéhter Temperatur befinden sich die Elektronen durch-
weg auf einem hoheren Energieniveau, so dass sich andere Absorptionsstrukturen im Sternlicht
ergeben.

4.4.2 Planetarische Nebel

Im Gegensatz zu den HII-Regionen werden Planetarische Nebel nicht durch die jungen, hellen O-
und B-Sterne zum Leuchten angeregt, sondern durch kleine, sehr heifle Sterne, die den Nebel im
Spétstadium ihrer Entwicklung in sehr kurzer Zeit abgestoflen haben. Diese sehr heiflen Sterne
befinden sich im Hertzsprung-Russell-Diagramm (ein Diagramm, in dem Sterne in Abhéngigkeit
von Leuchtkraft und Spektralklasse aufgetragen sind) auf dem Entwicklungsweg vom Roten Riesen
(Sterne im roten Teil des Diagramms, die auf groe Helligkeit zugehen; bei gleicher Farbe kann
die groflere Helligkeit nur durch einen gréfleren Radius erklirt werden, daher nennt man diese
Sterne Riesen) zum Weiflen Zwerg (Endstadium in der Sternentwicklung). Die Ionisationsprozes-
se im Planetarischen Nebel laufen dhnlich wie in den HII-Regionen ab, denn die optischen und
ultravioletten Spektren sehen aus wie die der diffusen Gasnebel, also verlduft die Emission von
Lichtquanten gleich, obwohl die Atome durch unterschiedliche Sterne angeregt werden.

4.4.3 Supernovaiiberreste

Bei den Supernova-Erscheinungen erfolgt innerhalb kurzer Zeit ein gewaltiger Helligkeitsausbruch,
so dass der Stern bis zu 21 Mal heller erscheint. Supernovae sind so hell, dass man sie auch in weit
entfernten Galaxien erkennen kann.

Man unterscheidet zwischen zwei Arten von Supernovae (SNe): Bei Typ 1 handelt es sich
um den Gravitationskollaps eines Weiflen Zwerges innerhalb eines Doppelsternsystems. In einem
Weilen Zwerg findet keine Kernfusion mehr statt, er leuchtet auf Grund thermischer Vorgéinge.
Nimmt der Weifle Zwerg von seinem Doppelsternpartner weiterhin Masse auf, verdichtet sich sein
Kern. Erreicht er seine obere Massegrenze (sie liegt bei ca. 1.4 Mg und wird Chandrasekhar-Limit
genannt), explodiert der Weifle Zwerg (Supernova Typ la).

Bei Typ 2 handelt es sich um die Explosion eines massereichen Einzelsternes (8 Mg bis 60 M),
dessen Helligkeit sich auf 10® Sonnenleuchtkrifte erh6hen kann. Bei der Supernovaexplosion eines
Sternes wird die gesamte noch vorhandene Reserve an Energie freigesetzt und ein betréchtlicher
Teil der Sternenmasse in den Weltraum abgestoflen. Die Geschwindigkeiten, die dabei erreicht
werden, liegen zwischen 10000 und 20000 km s~!. Die bei der Explosion ausgestofienen Hiillen,
die Supernovaiiberreste, die mit dieser Geschwindigkeit in das interstellare Medium hineinlaufen,
werden allmiihlich langsamer und lésen sich nach etwa 10° yr auf.

Die Supernovaiiberreste werden im Gegensatz zu den HII-Gebieten nicht durch die ionisierende
Strahlung eines Zentralsterns angeregt. Bei den meisten Uberresten bilden sich beim Auftreffen
der expandierenden Hiille auf das interstellare Medium Stoffronten, in denen so hohe Tempera-
turen auftreten, dass hauptséichlich im Rontgenbereich thermische Strahlung emittiert wird. Die
Emissionslinien im optischen Spektrum &hneln qualitativ denen der diffusen Gasnebel.
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4.5

Dunkle Materie

Es gibt deutliche Hinweise darauf, dass der iiberwiegende Teil der Materie im Universum dunkel
ist, also nicht leuchtet. Die wichtigsten Beobachtungsbefunde sind die Folgenden:

i.

ii.

iil.

Rotationskurven von Spiralgalaxien:

Sterne und Gas in Spiralgalaxien rotieren um deren Zentrum. Aufgrund des steilen (ex-
ponentiellen) Helligkeitsabfalls der sichtbaren Materie erwartet man, dass die Rotationsge-
schwindigkeit weit draufien wie 7—/2 abfiillt. Denn laut KEPLER ist die Geschwindigkeit in
Abhingigkeit von der Entfernung v(r) = (G - M(r) - r—')}/2 . Dies ist jedoch nicht der Fall:
die Rotationskurve fiir grofie r bleibt flach, v(r) ~ const. fiir grofle r. Daraus schliefit man,
dass es mehr Materie in Spiralen geben muss als man sieht, denn M (r) ~ r: Spiralen sind von
einem Dunklen Halo umgeben, der sich vermutlich bis iiber 100 kpc vom Zentrum erstreckt
(der optische Radius ist etwa nur 10 kpc). Bis zu diesen Radien enthalten Spiralen etwa
10mal mehr Masse, als man in den Sternen allein sieht. Aus etwas indirekteren Argumenten
schliet man heute, dass auch Elliptische Galaxien Dunkle Materie enthalten.

Galaxienhaufen

miissen wesentlich mehr Masse enthalten als die, die in Galaxien sichtbar ist. Schon 1933 wur-
de argumentiert, dass ansonsten die Galaxien nicht gravitativ im Haufen gebunden wéren,
der Haufen also auf der dynamischen Zeitskala von 10° yr auseinanderfliegen wiirde. Massen-
bestimmungen von Haufen mittels dynamischer Methoden, der Analyse des Rontgengases
und mit Gravitationslinsen zeigen iibereinstimmend die Anwesenheit von sehr viel mehr
Masse als sichtbar ist (ca. 90% ist nicht sichtbar).

Strukturbildung und kosmische Hintergrundstrahlung

lassen, wie weiter unten diskutiert wird, darauf schlieflen, dass sich die heute sichtbaren
Strukturen nicht héitten bilden kénnen, wenn unser Universum nur normale Materie enthal-
ten wiirde.
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5 Sternentwicklung

Die Temperatur der Sterne kann auf verschiedene Arten bestimmt werden. Grundlegend ist die
Methode, die auf dem Planckschen Strahlungs-Gesetz basiert. Es lautet:

2h v 1
S (16)

Alle Objekte strahlen sogenannte Wérmestrahlung (oder Plancksche Strahlung oder Schwarzkérper-
strahlung) ab. Die abgestrahlte Energie hat eine sehr gut definierte Verteilung iiber die Frequenzen
(oder Wellenléngen) des Lichtes. Sie wird am besten in einer Grafik mit doppel-logarithmischen
Skalen dargestellt, da sonst die Grafik viel zu klein wére, um groie Unterschiede in der Temperatur

darstellen zu konnen.
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Abbildung 3: doppellogarithmische Auftragung der Wéarmestrahlung gegeniiber der Frequenzen des Lichts. Dia-
gramm erstellt von T. Kaempf und M. Altmann, Stw. Bonn [19]

Die Planck-Funktion beschreibt, wieviel Energie eine Einheitsfliche einer gewissen Tempera-

tur T in den unterschiedlichen Frequenzbereichen (oder Wellenléingenbereichen) ausstrahlt. Das
Maximum der Planck-Funktion ist durch das Wiensche Verschiebungsgesetz gegeben:

Cc

T =5.1-10"2 mK (17)

Vm ax

Die Kurven sind mit der jeweiligen Temperatur markiert; die Kurve ohne Zahl ist die fiir 3000
K, die Kurve von 300 K entspricht etwa der Temperatur der Erde. Zu héheren Temperaturen
steigt die abgestrahlte Gesamtmenge der Energie rasant, und zwar mit 7%. In einer derartigen
Darstellung bleibt die Form der Kurven der Planck-Funktion bei unterschiedlichen Temperaturen
gleich, die Maxima der Kurven verschieben sich proportional zur Temperatur zu hoheren Frequen-
zen (niedrigen Wellenléngen). Der vertikale Streifen deutet den sichtbaren Bereich des Spektrums

an.
Sterne strahlen in erster Ndherung geméfl der Planck-Funktion. Sie existieren in einem sehr

grofien Temperaturbereich, der von kiihl (etwa 3000 K), iiber mittelméBig heifl wie die Sonne
(etwa 6000 K) bis sehr heifl (bis iiber 100000 K) reicht. Heiflere Sterne strahlen mehr blaues als
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rotes Licht ab. Dadurch erscheint uns ein kiihler Stern rétlich, ein heifler Stern blaulich. Die
Steigung, die im Spektrum gemessen werden kann, (angedeutet von Querlinien bei den Kur-
ven von 3000 K und 10* K) korreliert mit der Temperatur. Insbesondere die Steigung zwischen
den Farbfilter-Bereichen B und R liefert den Farbindex (B — R), der oft bei der Erstellung von
Hertzsprung-Russel-Diagrammen (siehe unten) verwendet wird.

Die Form der Planck-Funktion zeigt, dass bei Messungen im sichtbaren Teil des Spektrums
fiir grole Bereiche der Temperatur die Steigung der Funktion eindeutig mit der Temperatur zu-
sammenhéngt. Aus Messungen der Helligkeit durch Farbfilter im Blauen (B) und im Roten (R)
wird so das Helligkeitsverhiltnis zwischen B und R (die Steigung der Planck-Funktion) bestimmt.
Dieses Verhiltnis wird durch den Farbindex B — R charakterisiert, der als Maf fiir die Tempera-
tur dient. Heifle Sterne strahlen viel blaues (und ultraviolettes) Licht und weniger rotes ab, kiihle
kaum blaues und daher vorwiegend rotes Licht. Die Farbe der Sterne ist somit ein Hinweis auf die
Temperatur: blaue Sterne sind heif3, rote sind kiihl.

Atome konnen bei hoheren Temperaturen auch ionisiert sein. Die Elektronen der Ionen ha-
ben jeweils eigene Energiestufen, die ebenfalls eigene Absorptionsstrukturen haben. Daraus wird
wiederum die Temperatur des Gases erkennbar. Die Strukturen in den Spektren der Sterne sind
also unterschiedlich, je nach Temperatur der Sterne. Die Sterne konnen mit Hilfe der Spektren
nach Spektraltyp oder eben nach dem Farbindex sortiert werden (beide hingen mit der Tempe-
ratur zusammen). Wenn dariiber hinaus die Entfernung bekannt ist, kann man die Sterne auch
nach absoluter Helligkeit sortieren. Das Diagramm, das auf diese Weise entsteht, wird nach den
Entdeckern das Hertzsprung-Russell Diagramm (H RD) genannt.

5.1 Das Hertzsprung-Russell Diagramm (HRD)

Die Gesamtmenge der iiber alle Frequenzen abgestrahlten Energie (Integration der Planck-Funktion)
ist proportional zur vierten Potenz der Temperatur. Das heif3t ein Stern, der an der Oberflache 2
mal so heif ist wie sein gleich grofier Nachbar, strahlt insgesamt 2% = 16 mal soviel Energie ab. Die
beste Methode die Gesamtenergie zu berechnen, ist die abgestrahlte Energie bei allen Frequenzen
(oder Wellenléngen) zu bestimmen. Man braucht Satelliten um den Ultraviolett- und den Infra-
rotteil der spektralen Energieverteilung zu messen, da die Erdatmosphére fiir diese Wellenldngen-
bereiche nicht oder kaum durchléssig ist. Fiir viele Sterne ist dies seit Beginn der Raumfahrt ge-
lungen. Die wirklich relevanten Parameter der Sternoberfliche sind Temperatur, Sternradius und
die Leuchtkraft. Die Leuchtkraft L eines Sterns ist gleich dem Produkt von Oberfliche (47R?)
und integrierter Planck-Funktion der jeweiligen Temperatur (¢7%). Dabei ist

2 okt

0= Trans = 5.67-107° erg s tem 2K 4 (18)

die Strahlungskonstante des Stefan-Boltzmann-Strahlungsgesetzes

F* =7B(T) = oT" (19)

mit der Schwarzkérperstrahlung F'* in den Halbraum.

So kann man aus gemessener Entfernung und spektraler Energieverteilung den sonst schwer mess-
baren Radius R ableiten.

Das HRD: Die beobachtbare Farbe eines Sterns (oder Farbindex B — V') sowie die fiir die
Entfernung korrigierte Helligkeit im Visuellen werden benutzt, um die Unterschiede in den Eigen-
schaften der Sterne darzustellen. Derartige Diagramme entstanden zum ersten Mal am Anfang des
20. Jh. Sie werden nach den damaligen Forschern Hertzsprung-Russell-Diagramm genannt.
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Abbildung 4: Hertzsprung-Russell Diagramm. Fig. ESA, Herzsprung-Russel-Diagramm aus dem o6ffentlichen Da-
tenarchiv des Hipparcos-Projektes [19]

Die Farbe der Sterne ist unmittelbar mit der Steigung der Planck-Funktion (siehe oben) im
sichtbaren Bereich des Spektrums verkniipft; die Helligkeit ist mit der Gesamtleuchtkraft des
Sterns verbunden. Sterne mit gleicher Farbe aber unterschiedlicher Helligkeit miissen daher unter-
schiedlich grof} sein. Die Eintragungen in diesem H RD zeigen die Vielfalt der moglichen stellaren
Eigenschaften, aber auch, dass einige Sternarten nicht oder nur selten vorkommen. Die Farbigkeit
im obigen Diagramm ist ein Ma#f fiir die Dichte der Datenpunkte im jeweiligen Bereich. Die Ster-
ne auf dem Streifen von rechts unten bis links oben sind die Sterne der sogenannten Hauptreihe,
Sterne im Streifen von der Mitte nach rechts oben sind die ,Roten Riesen®“. Der Klumpen mit
Sternen halbwegs auf dem Riesenast sind die roten ,,Horizontalaststerne“. Die verwendeten Na-
men der Sterntypen charakterisieren zum Teil die &uflere Erscheinungsform, aber oft nur die Lage
im HRD. Dabei beschreibt das Hauptreihenstadium, in der im Zentrum der Sterne Fusion von
H-Atomen zu He-Kernen (dazu spéter mehr) stattfindet, die Hauptlebensphase, etwa 90% eines
Sternlebens.

5.2 Sterntypen

Das HR-Diagramm ist nicht gleichmifliig mit Sternen (Datenpunkten) gefiillt. Viele Sterne haben
Eigenschaften an der Oberfliche, die zu einer Anordnung der Datenpunkte in einem Streifen im
HRD fithrt. Dann findet man viele Sterne im roten Teil in einem auf grofle Helligkeit zugehenden
Streifen. Da diese Sterne nahezu gleicher Temperatur sind, kénnen sie nur deswegen so unter-
schiedliche Lichtmengen abstrahlen, weil sie sehr unterschiedliche Radien haben. Neben ,, Roten
Riesen“ und ,, WeiBen Zwergen“ kionnen bei weiterer Unterteilung Uberriesen, Unterzwerge, und
viele weitere Typen benannt werden. Es gibt auch Gebiete im HRD, in denen die dufleren Schich-
ten der Sterne nicht stabil sind. Sie strahlen sich &ndernde Lichtmengen ab, es sind ,, Verénderliche
Sterne“. Die grofie Vielfalt an beobachteten Typen macht die grofle Bandbreite des moglichen
Aufbaus der Sterne deutlich. Viele dieser Typen treten im Laufe der Entwicklung eines Sterns
auf. Sie stehen in Zusammenhéingen, die mit Hilfe von Modellen zur Sternentwicklung erforscht
werden. Aber ein Stern muss zuerst einmal entstehen.
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5.3 Sternentstehung

Sterne entstehen in kalten, dichten, dunklen, interstellaren Molekiilwolken. Am Himmel sind sol-
che Gebiete erkennbar, wenn man sie in Richtung der Milchstrafle sucht. Dunkle Gebiete in der
Milchstrafle sind solche interstellaren Molekiilwolken, die mit ihrem Gehalt an staubigem Mate-
rial das Licht von dahinter liegenden Sternen absorbieren. In solchen Wolken findet man auch
Molekiile verschiedener Art, vielleicht sogar grobere Strukturen, die Schneebille genannt werden,
vermutlich auch Kerne von Kometen. Wenn die Wolken kalt und dicht genug sind, kénnen sich
Sterne bilden. Bei nahezu allen Sternen werden auch Planeten erwartet. Sie nachzuweisen ist sehr
schwer, da sie selbst kein Licht abstrahlen, und die Menge des vom Planeten reflektierten Lichtes
ist so klein, dass ein Planet neben dem Stern selbst nahezu unsichtbar ist. Desweiteren ergeben
sich auch Mehrfachsysteme, weil Sterne fast immer in Gruppen entstehen.

5.4 Energie und Stabilitit

Sterne strahlen grofle Mengen an Energie ab. Woher kommt diese Energie und wie kann ein Stern
dennoch stabil sein? Es gelang erst Mitte des 20. Jh, eine schliissige Theorie fiir die Energiepro-
duktion in Sternen zu entwickeln. Bei Temperaturen um 10 bis 100 Millionen K im Sterninneren
sind die Elektronen der Atome vollig frei beweglich. Die daher nackten Atomkerne kénnen einan-
der begegnen. Wenn der Zusammenstof} kréftig ist, konnen Atomkerne zu einem neuen Atomkern
verschmelzen. Dieser Prozess heifit Kernfusion. Sterne enthalten zu etwa 90% Wasserstoff, etwa
9% Helium (zahlenmifiige Anteile), alle anderen Elemente, die von den Astronomen ,schwere Ele-
mente“ oder sogar ,Metalle genannt werden, machen weniger als 1% aus. Erstmals wurde 1937,
mit Hilfe kernphysikalischer Erkenntnisse den genauen Fusionsprozess, der die Energie der Sonne
liefert, gefunden. Zwei H-Atome (Protonen, p) verbinden sich zu Deuterium (D), ein H und ein D
verbinden sich zum Heliumisotop 3He, und zwei 3He Kerne verbinden sich zu 4He unter Abgabe
von zwei Protonen. Insgesamt verschmelzen so 4 Protonen zu einem 4He unter Freisetzung von
Energie. Diesen Fusionsprozess nennt man die p — p Kette (s. Abb. 5).

Proton  Prolgn Proton Prowen
L @ = &
Deuterium i <P Deulerium
Proton $ —» §0i £ «— & Proton

| }
Heliwm-3 & & Helium-3
Frotwon fﬁ_g_m_ e 4 Proton

Abbildung 5: Kernfusion zweier He-Atome (p-p-Kette); Quelle: [19]

Wenn die Sonne ihren ganzen Wasserstoffvorrat iiber die p — p Kette umsetzen kénnte, wiirde
dies etwa 100 Gyr dauern. Die Gase der Sonne sind aber nur im Zentrum heif8 genug fiir eine Fusion.
Darum betrigt die Gesamtlebenszeit der Sonne nur etwa 10% davon, also knapp 10 Gyr. Auf alle
Fille ist klar, dass Sterne im Hauptreihenstadium sehr alt werden kénnen. Bei Temperaturen
iiber 100 Millionen K im Sterninneren werden weitere Fusionsprozesse ermdoglicht. So kann dann
effektiv aus 3 He-Kernen das Kohlenstoffatom 12 C gebildet werden, oder aus He und C' bildet
sich Sauerstoff. Und bei hoheren Temperaturen ist erst die Bildung schwerer Kerne wie Na, Mg,
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St oder sogar Fe moglich. Aus diesen Erkenntnissen der Kernphysik und Astrophysik ging hervor,
dass in Sternen schwere Elemente gebildet werden. Durch den Urknall kamen solche schweren
Elemente nicht zustande. Daraus ergibt sich, dass unser menschlicher Kérper mit seinem C', O,
Ca, usw. aus in Sternen gebildetem Material zusammengesetzt ist.

Die schweren Elemente werden vom Stern schlieflich durch Supernovae preisgegeben. Die Sta-
bilitéit eines Sterns ist wegen der hohen inneren Temperaturen eigentlich erstaunlich. Sterne sind
dennoch stabil, wie wir tédglich und n#chtlich sehen. Sie sind stabil auf Grund des dauerhaften
Gleichgewichts von Schwerkraft und innerem Strahlungsdruck. Die Schwerkraft bewirkt, dass alles
Material eines Sterns (die gesamte Masse M) zum Zentrum hin gezogen wird. Die Temperatur der
Gase im Inneren bewirkt aber ein Dréngen nach auflen. Dabei kann es auch zu Strémungen im
Stern kommen. Dieses Wechselspiel dhnelt dem in der Erdatmosphére: die Schwerkraft hilt die
Luft bei der Erde, bei Sonnenwérme quillt die Luft auf und bildet Quellwolken, aber alles bleibt zu-
sammen. Allerdings werden die genauen Zusammenhénge in Sternen durch die charakteristischen
Eigenschaften des Sterngases bestimmt.

5.5 Lebenserwartung der Sterne und Sternentwicklung

Bei der Beantwortung der Frage nach der Lebensdauer eines Sterns ist eine Eigenschaft der Fusi-
onsprozesse wichtig: Je hoher die Temperatur, um so schneller verlaufen die Fusionsprozesse. Dies
hat Konsequenzen fiir die Lebenserwartung eines Sterns. Stellen wir uns jetzt einen Stern &hn-
lich der Sonne vor und betrachten, wie sich die Eigenschaften dieses Objekts verdndern wiirden,
wenn wir eine Menge an Material gleich der Masse der Sonne (1 Mg ) hinzufiigen wiirden. Bei der
doppelten Menge an Masse gidbe es auch eine Verdopplung der Gravitationskraft. Dies erfordert
einen zweimal so hohen inneren Gasdruck, um den Stern im Gleichgewicht zu halten. Gem&fl dem
allgemeinen Gasgesetz wére dies mit einem Temperaturanstieg um einen Faktor 2 erreichbar. Die
Kernfusion nimmt durch erhéhte Temperatur zu, und dadurch steigt die produzierte Energiemen-
ge kriftig. Die Eigenschaft des Sterngases ist so, dass immer genau die richtige Bilanz erreicht
wird. Die erhohte Temperatur an sich hat aber auch Konsequenzen. Bei erhdhter Temperatur
wird die Kernfusion viel ergiebiger, und zwar derart, dass trotz des Faktors 2 der Stern sehr viel
schneller sein H zu He verwandelt. Genauere Modellierung zeigt, dass die Leuchtkraft L eines
Hauptreihensterns etwa proportional zu M?3 ist.

5.6 Lebenserwartung der Sterne

Fiir die Lebenserwartung gilt ndherungsweise:

Lebenszeit ~ Masse™ 5 (20)

Das heift, dass ein massereicher Stern eine deutlich kiirzere Lebenserwartung hat als einer der
bei seiner Entstehung wenig Masse aufweist. Die Sonne mit einer Sonnenmasse 1 Mg wird etwa 9
Gyr als Hauptreihenstern leben, ein Stern mit 20 Mg nur etwa 25 Myr. Wenn sich im Sterninneren
H zu He verwandelt, nimmt der Anteil an He gegeniiber H zu. Im Laufe der Zeit wird es im
Zentrum nur noch He geben (und die 1% an anféinglichen schweren Elementen). Die Struktur
des Sterns passt sich nun so an, dass die Fusion von H zu He in einer Schale um den dann (was
die Kernfusion anbelangt) inaktiven Kernbereich weiterliuft. Dabei, so wurde modelliert, bliht
sich die Sternhiille stark auf: Der Stern wird zum Roten Riesen. Diese (theoretische) Berechnung
erklirt somit unmittelbar die Art und die Eigenschaften der roten Riesensterne. Es sind Sterne mit
Schalenbrennen in einer Entwicklungsphase nach dem Hauptreihenstadium. Das Riesenstadium
dauert allerdings verhiltnisméBig kurz, nur etwa 10% der Dauer des Hauptreihenstadiums, an.
Durch die H-Fusion der umgebenden Schale wird dem Kernbereich sténdig He hinzugefiigt. Der
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He-Zentralteil nimmt an Masse zu, ist kompakter als vorher (als es noch vorwiegend Wasserstoff
war), und das Helium ist somit heifler. Irgendwann ist die Temperatur im Zentrum hoch genug,
dass auch He zur Fusion kommt und Kohlenstoff entsteht. Damit hat der Stern wieder eine innere
Energiequelle und die Gesamtstruktur wird angepasst. Der Stern wird kompakter und erscheint
uns wieder bldulicher. An dieser Stelle muss eine Verzweigung bei der weiteren Beschreibung
berticksichtigt werden. Sterne wie die Sonne gehen einen bestimmten Entwicklungsweg, ein Stern
mit 20 Mg einen deutlich anderen.

5.7 Entwicklung der Sonne

Die Sonne entstand durch gravitatives Zusammenziehen des Gases einer Dunkelwolke. Um sie
herum befand sich noch kalte Materie, aus der allméhlich auch die Planeten und Kometen ent-
standen. Die Sonne ist im Hauptreihenstadium. Sie befindet sich heute etwa auf der Hilfte der
Hauptreihenlebenszeit von 9 Gyr. In 4.5 Gyr wird die Sonne sich allm#hlich zu einem Roten Riesen
entwickeln.

Der Ablauf kann folgendermaflen skizziert werden. Die Menge an Material, das an der Fusion
teilnimmt, wichst stetig, da durch den langsamen Anstieg der Bereich, der eine fiir die Fusion
ausreichend hohe Temperatur hat, immer gréfler wird. Die brennende Schale frisst sich gewisser-
maflen nach auflen und die produzierte Menge an Energie wichst dementsprechend. Dadurch wird
sich die Oberfliche ausdehnen und auf Dauer sogar bis etwa zu der Marsbahn reichen. Die Hiille
wird dann allerdings derart diinn sein, dass die Erde ihre Umléufe um die (oder jetzt eher in der)
Sonne ungestort fortsetzen kann. Die Erdatmosphére wird bis dahin aber ldngst im Sonnengas
aufgenommen sein, und der irdische Himmel wird mit einer Temperatur von 3000 K hellrot strah-
len. In diesem Riesenstadium verliert die Sonne selber iiber den sogenannten Sonnenwind eine
erhebliche Menge an dem gravitativ nur schwach gebundenen dufleren Material.

Am Ende des Riesenstadiums - der Stern hat dann fast die Hilfte der Anfangsmasse iiber
den Wind abgegeben - entziindet sich im Sonneninneren das Helium. Der Stern schrumpft und
wird an der Oberfliche etwa 8000 K heil werden. Die Leuchtkraft kehrt zuriick zu einem viel
niedrigeren Niveau als sie es im vorherigen Riesenstadium hatte, ist aber etwa 100 mal grofler
als die der Sonne heute. Dieses Stadium nennt man Horizontalaststadium, nach der Anordnung
solcher Sterne im HRD. Es dauert etwa 100 Myr. In dieser Zeit wird im Zentrum durch Kernfusion
aus He das C gebildet. Dabei wird die Fusion im Zentrum erneut zur Fusion in einer Schale. Der
Stern bliht sich allméhlich erneut auf, verliert wieder Oberflichenmaterie, bis auch die Fusion
des He endet. Der Stern bleibt nun ohne innere Energiequelle zuriick, es fehlt die nach auflen
gerichtete Kraft des Strahlungsdrucks, und der Stern schrumpft. Dabei wird die Oberfliche so heif3,
dass eine erhebliche Menge UV-Strahlung freigesetzt wird. Diese ionisiert und erhitzt das vorher
abgeblasene Gas, welches dadurch zu leuchten anfingt. Die leuchtenden Gase nennt man einen
Planetarischen Nebel. Schliefilich wird der Stern langsam herunterkiihlen und iiber das Stadium
eines Weilen Zwergs bis zu einem kalten unsichtbaren Objekt werden, ein stellarer Uberrest, mit
einem Zentrum aus C, darum herum eine Hiille aus He, und vielleicht an der Oberfliche noch
etwas H.

5.8 Entwicklung massereicher Sterne

Massereiche Sterne brennen H zu He, werden dann zu Sternen, die in einer Schale um das Zentrum
H zu He fusionieren, wobei sie sich, wie vorhin bei der Sonne beschrieben, zu roten Riesen aus-
dehnen. Das Schalenbrennen (Wasserstoff zu Helium) reichert den Kern mit Helium an, der immer
dichter und heifler wird, bis im Zentrum die Fusion von He zu C beginnt. Seine &ufleren Merkmale
haben sich bei all diesen Entwicklungen auch geéindert, Anderungen die man als , Entwicklungswe-
ge“ in einem H R-Diagramm eintragen kann. Im Laufe der Zeit ist das Gas im Zentralgebiet derart
mit C' angereichert, dass die He-Fusion nur in einer Schale fortgesetzt werden kann. Erneut wird
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der Stern zu einem Roten Riesen und wieder verliert er iiber Sternwinde Material der Oberfléche.
Je grofler die Anfangsmasse, um so besser bleibt das Hiillenmaterial gebunden und um so mehr
koénnen weitere Fusionsprozesse anlaufen (je mehr Masse, um so hoher die innere Temperatur).
Und um so mehr kénnen weitere schwere Elemente erzeugt werden. Reicht die Masse aus um auch
das C zu entziinden, dann wird der Stern eine schnelle Abfolge von Strukturdnderungen durchlau-
fen, die erneut zu einer stabilen Struktur fithren. Nach einer gewissen Dauer wird die Struktur des
Sterns etwa wie die einer Zwiebel mit vielen Schalen aussehen, in der Schale um Schale fusioniert.
Die Entwicklung erfihrt aber eine ultimativen Anderung, die Supernovaexplosion.

slarker st ~ Weiller Zwerg (0.6...1.4 .4.)

/ (Sternwind + Planetarischer Nebel)

Stern mit _

=(1...8) Mg \___schwiichorer Massenverlus - Stern > 1.4 .4, — ;.‘:—.“f'."f — kein Reststern (?)

Ste : Neutronenstern (=1.8.#.)+ Abstofien einer Hille: Supernovae
o 20— 30% Massenverlust 7 Schwarzes Loch (1.8 .45)

=(8...10) .#. Kollaps im Zentralbereich < bt

e 0]

Abbildung 6: Vereinfachte Darstellung der Grundziige der Entwicklungsméglichkeiten eines Sternes [10]

5.9 Supernovae

Wie beschrieben wird in massereichen Sternen das Material im Zentrum durch die sténdig fort-
schreitende Kernfusion immer weiter mit schweren Elementen angereichert und die Zentraltempe-
ratur steigt immer mehr. Die Atome dort sind vollig ionisiert, die positiv geladenen Atomkerne
haben keine negativ geladenen Elektronen mehr in fester Bindung. Die Atomkerne selber sind aus
positiv geladenen Protonen und neutralen Neutronen zusammengesetzt. Dennoch ist der Gasdruck
sehr hoch, und die Atomkerne sowie Elektronen stoflen sehr oft aneinander bei hoher Energie. Im
kritischen Moment (sehr hohe Gravitation) fangen Protonen die freien Elektronen ein und werden
zu Neutronen. Bei jedem dieser Kombinationsvorginge wird die Teilchenzahl von zwei auf eins
reduziert. Da viele Protonen Elektronen einfangen, wird die Teilchenzahl im Zentrum schnell klei-
ner, oder besser, durch die Reduktion der Teilchenzahl dringen Atome der Auflenbereiche in den
Zentralbereich des Sterns. Der Stern fangt an zu implodieren.

Im Inneren bilden sich aus den Protonen der Atomkerne durch Elektroneneinfang Neutronen.
Das Sterninnere ,neutronisiert“. Da Neutronen keine Ladung haben, kénnen sie ganz dicht auf-
einander existieren, viel dichter als Atomkerne. Dieser Zentralbereich voller Neutronen erreicht
insgesamt eine Masse von etwa 2 Mg, die dann aber in einem kugelférmigen Volumen mit ei-
nem Radius von nur etwa 10 Kilometern enthalten sind. Die auf diese harte neutronisierte Kugel
herunterfallenden &ufleren Schichten tiirmen sich in kiirzester Zeit gigantisch auf. Dabei entste-
hen auch solche Atomkerne, deren Bildung Energie braucht, also die schweren Kerne wie Uran
usw. Diese aufprallenden Schichten bekommen aber auch einen Riickstof}, so dass sie wieder nach
auBen katapultiert werden. Damit wird die ganze restliche Hiille weggeschleudert. Die alte heifle
Sternoberfliche dehnt sich aus, gewinnt an Fliche und kann daher innerhalb weniger Tage sehr
viel stirker strahlen. Der Stern strahlt dann die 108-fache Energiemenge wie vorher ab. Ein Stern
dem dieses widerfihrt wird wegen des extremen Anstiegs der Helligkeit, wodurch ein vorhin sehr
schwaches Sternchen plétzlich gut sichtbar wird, eine Supernova (sehr heller neuer Stern) genannt.

Die weggeschleuderte Materie verstrahlt nun allméhlich ihre Energie und der Rest-Stern wird
immer schwécher. Bis er wieder so schwach wie vor der Explosion ist, vergeht mehr als ein Jahr.
Der im Zentrum gebildete neutronisierte Uberrest bildet einen Neutronenstern. Da Sterne meistens
rotieren, muss bei der Implosion wegen Erhalt des Drehimpulses die Rotation des Kernbereichs
stark beschleunigt werden, dhnlich zu einer sich drehenden Ballerina, die ihre Arme einzieht. Der
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Neutronenstern dreht sich mit einer Rotationsfrequenz von fast Tausend Umdrehungen pro Se-
kunde. Derartige Supernovaereignisse werden (geméf der historischen Einteilung der Supernovae)
Supernovae des Typs I genannt. All diese fantastischen Phéinomene hat man beobachten kénnen.
Zwar nicht an einer Supernova alleine, sondern an einigen, die vor kurzer oder liangerer Zeit ex-
plodierten. Insbesondere die rotierenden Neutronensterne sind gut bekannt. Sie produzieren aus
begrenzten Gebieten an ihrer Oberfliche Strahlung, die wegen der schnellen Rotation bei uns als
stark gepulste Strahlung beobachtet wird. Solche Objekte wurden 1967 entdeckt und heiflen Pul-
sare. Die bekanntesten Supernovae sind die Supernova SN1987A in der Grofien Magellanschen
Wolke, und die Supernova vom Jahr 1054, deren Uberrest als Krebsnebel bekannt ist.

Abbildung 7: links: Supernova 1987A mit den durch die Explosion aufgehellten Gasringen des Vorsterns (Aufnahme
mit dem HST; NASA/ESA) — rechts: Der Krebsnebel, der Uberrest einer Explosion aus dem Jahre
1054, in dessen Zentrum ein Pulsar steckt (Aufnahme ESO) [19]

Supernovae sind massereiche Sterne, die am Ende ihres Lebens explodieren und sich wegen der
sehr schnell grofler werdenden Oberfldche sehr aufhellen. Bei der Explosion wird heifles Material
der #dufleren Sternhiille weggeschleudert. Dieses Material verglitht allméhlich und vermischt sich
mit Gas der interstellaren Umgebung. Abb. 7 zeigt zwei bekannte Supernova-Uberreste (Typ II).

Supernova-Explosionen konnen aber auch auf Prozesse bei der Entwicklung der Sterne mit
weniger Masse zuriickgehen. Dafiir ist dann aber ein Doppelstern notwendig. Viele Sterne befinden
sich in Doppelsystemen, wobei in diesem Falle die beiden Sterne meistens eine dhnliche Masse
haben. Der schwerere entwickelt sich schneller und wird als erster zum Roten Riesen. Das von
ihm tiber den Sternwind freigesetzte Material wird vom anderen Stern gravitativ aufgesammelt.
Seine Entwicklung beschleunigt sich nun durch die zugenommene Masse. Im ersten Stern ist die
Entwicklung dann allerdings bereits zum Stadium des Weiflen Zwergs vorangeschritten. Wenn der
Zweite nun auch das Rote Riesenstadium antritt, wird er Materie {iber seinen Sternwind abgeben.
Jetzt sammelt der urspriinglich schwerere Stern einen Teil dieses Materials wieder auf und seine
Masse steigt. Das Innere ist darauf aber nicht vorbereitet. Die Temperatur im Zentrum voller
C-Kerne steigt wegen des zunehmenden Drucks so schnell, dass die Kernfusion explosiv einsetzt
und der Stern dadurch zerstort wird.

Dies ist ein Supernova-Ereignis des Typs Ia. Die Bedeutung dieses Typs liegt auch darin,
dass Supernovae dieser Art alle d&hnliche Lichtkurven erreichen, woraus man absolute Helligkeiten
bestimmen kann. Man kann daher aus der beobachteten maximalen Helligkeit ganz einfach die
Entfernung des Objekts berechnen. So weifl man dann ganz genau wie weit die Supernova von uns
entfernt war und daher wie weit deren Heimatgalaxie entfernt ist. Solche Entfernungsbestimmun-
gen sind von grofler Bedeutung fiir die Kosmologie, da man mit Hilfe der gefundenen Entfernungen
Genaueres iiber die Expansion des Universums erfahren kann.
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5.10 ISM-Kreislauf

Sterne bilden sich in den dichten Gaswolken der Galaxie. Dabei wird eine Menge des gasformigen
Materials in den Sternen aufgesogen. Aber iiber kurz oder lang - je nach Entwicklungsweg des
Sterns schon nach 1 Myr oder erst nach 10 Gyr - wird ein erheblicher Bruchteil des Sternmaterials
an den interstellaren Raum zuriickgegeben.

Dieses Material ist mit Produkten der Kernfusion angereichert. Auf diesem Weg wird das inter-
stellare Gas der Galaxie immer reicher an schweren Elementen. In kithlendem Gas finden schwere
Elemente sich zu Molekiilen zusammen. Dadurch ist das interstellare Gas auch besser in der Lage,
sich weiter zu verdichten und zu kiihlen. Damit wird auch die Bildung weiterer Sterne erleichtert.
Auf diesem Wege entstehen neue Sterngenerationen. Gleichzeitig liefern die Molekiile (meistens
sind es Oxide und Silikate und allgemein aus H, C' und O zusammengesetzte Molekiile) das Ma-
terial fiir die Bildung von den erwidhnten Schneebiillen, Kometen oder auch Planeten. Im Grunde
befindet sich die Materie der Galaxis in einem Kreislauf: sie wird in Sternen aufgenommen, ver-
weilt dort wihrend des Lebens des Sterns, wird allerdings in Kernfusionsprozessen transformiert,
kehrt aber am Ende des Lebens des Sterns zu einem erheblichen Teil in das Gas im interstella-
ren Raum zuriick. Damit steht angereichertes Material fiir die néichste Generation der Stern- und
Planetenbildung zur Verfiigung.

Nach allem was wir wissen, ist die Kernfusion (iiber Umwege) eine notwendige Vorbedingung fiir
das Entstehen von Planeten. Sie ist auch Vorbedingung fiir viele chemische Prozesse auf Planeten,
wegen der dafiir notwendigen Energieaufnahme. Es verwundert daher iiberhaupt nicht, dass die
Vorgiéinge bei Bildung und Entwicklung von Sternen studiert und verstanden werden sollten, um
alle Prozesse im Universum begreifen zu kénnen.

5.11 Ho-Karte

Eine sogenannte Ha-Karte zeigt die Bereiche der Galaxie an, in denen sich ionisierter Wasserstoft
befindet. Da es einer erheblichen Arbeit bedarf um ein Elektron aus dem Atomverband des Was-
serstoffatoms zu enfernen und damit die Anziehung der Kernladung zu iiberwinden, muss es sich
hierbei um energiereiche Regionen handeln. Die Elektronen ,fallen“ zu einem spéteren Zeitpunkt
wieder auf ihr urpriingliches Niveau und emittieren dabei Strahlung in bestimmten Wellenléngen.
Fallen die Elektronen auf das Energieniveau iiber dem Grundzustand, spricht man bei der emit-
tierten Strahlung von der BALMER-Serie. Rekombinationsprozesse im interstellaren Medium einer
Galaxie lassen sich z.B. anhand einer Ho-Karte darstellen. Starke Ha-Emission findet man in
der Umgebung von heiflen, massereichen jungen Sternen bzw. Sternentstehungskomplexen. Mann
kann also sagen, dass eine Region mit hoher Ha-Emission eine Region mit aktiver Sternbildung
ist. Die kollektive Wirkung von Sternwinden aus massereichen Sternen und Supernovae auf das
interstellare Medium lédsst sich oft anhand von gigantischen Ha-Shells, die auf Skalen von bis
zu mehreren 100 pc von einer Sternbildungsregion hinausragen, dokumentieren. Diese Strukturen
entstehen an der Stofifront zwischen der aus Sternbildungsregionen mit Geschwindigkeiten von
30...200 km s—! rasch expandierendem, mehrere 10 K heiflem, Gas und dem aufBenliegenden,
diffus verteilten kalten interstellaren Medium. Das heifle Gas, das das Volumen, das ein solcher
Ha-shell umschreibt, fiillt, ist aufgrund seiner hohen Temperatur erst im Rontgenspektralbereich
sichtbar. Daher entsteht bei der Betrachtung von Ha-Karten oft der Eindruck von ,,Léchern®, d.h.
Bereiche mit vergleichsweise geringer Ha-Flachenhelligkeit.
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Abbildung 8: Zusammenstellung von Ha-Karten einiger Starburstgalaxien (Galaxien mit starker, ausbruchartiger
Sternbildung), die Steffen Knollmann (Diplomand an der Universitits-Sternwarte Gottingen) auf-
grund von Daten von Armando Gil de Paz erstellt hat. Die horizontale Linie im jeweiligen Plot
entspricht einer Lénge von 1 kpc.

6 Galaxien

6.1 Morphologische Klassifikation

Ein weit verbreitetes Klassifikationsverfahren fiir Galaxien beruht auf dem Hubble-Sandage-Schema.
Dabei werden die Galaxien nach ihrer Form in Blauaufnahmen eingeordnet (Abb. 9).

Die Elliptischen Galaxien haben eine rotationssymmetrische Gestalt ohne ausgepriagte Struk-
turen. Die Ordnung dieser Galaxien erfogt nach der scheinbaren Exzentritdt, d.h. nach der Ex-
zentritdt, die in der Projektion an den Himmel erkennbar ist. Eine F0 Galaxie hat eine fast
kreisformige Gestalt, wohingegen eine E7 Galaxie sehr stark abgeplattet ist. Die Ziffer in dem
Kiirzel gibt die erste Nachkommastelle der Exzentritat an.
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Abbildung 9: Hubble-Sandage-Schema; Quelle: [19]

Im Diagramm finden sich als néchstes die Linsenférmige(n) Galaxienklasse(n) S0 (und SBO),
die Andeutungen einer Scheibe zusétzlich zu einer zentralen sphéroidalen Komponente (bulge)
zeigen. Im Gegensatz zu S0 besitzen SB0 Galaxien einen aus dem Zentralgebiet herausragenden
,,Balken*.

Die néichsten Galaxienklassen gehoren zu den sogenannten Spiralgalaxzien. Auch hier wird wie-
der zwischen Galaxien mit und ohne ,,Balken“, den Balkenspiralen bzw. Normalen Spiralen, unter-
schieden. Je nachdem wie grof3 das Zentralgebiet im Vergleich zur Gesamtgalaxie, und wie offen die
Windungen der Spiralarme sind, wird den Typen eine weitere Bezeichnung a, b oder ¢ zugeordnet.
a bezeichnet hierbei ein grofles Zentralgebiet mit geschlossenen Armen. Es findet noch eine weitere
Unterteilung der Spiralgalaxien statt: Entspringen die Arme direkt dem Zentralgebiet oder dem
Ende eines Balkens wird ein Suffix ,,s“, entspringen sie tangential einem inneren Ring ein Suffix
,I' hinzugefiigt.

An die Sc-Galaxien schlielen sich stetig die Irreguldren Galaxien Irrl an. Galaxien dieser
Klasse zeigen zunéchst keine Spiralarme oder Rotationssymmetrien. Diese Irregularitét tritt jedoch
meistens nur in Blauaufnahmen besonders stark hervor. Rotaufnahmen der Galaxie zeigen oft
eine wesentlich regelméfigere und abgeplattetere Gestalt. Als weiterer Typ tritt noch die Klasse
IrrIl der sogenannten Amorphen Galaxien auf. Diese zeigen auf Blauaufnahmen eine glatte, nicht
aufgeloste Gestalt ohne Spiralstrukturen, die manchmal durch Staubabsoption unterbrochen wird.

Spiter wurden noch weitere Gruppen (Sd, Sm und I'm) eingefiihrt, die eine Briicke zwischen
den Sc und den IrrI Galaxien darstellen. Neben dem Hubble-Sandage-Schema gibt es noch weitere
Méoglichkeiten der Einteilung von Galaxien, die insbesondere nicht alle auf der dufleren Form
beruhen.

6.2 Durchmesser

Der Durchmesser einer Galaxie kann nicht ohne weiteres gemessen werden, da Galaxien keinen
scharfen Rand besitzen. Deshalb wird oft in der Praxis der Duchmesser einer Galaxie bei einer Iso-
phote® angegeben. Dabei wihlt man iiblicherweise eine Flichenhelligkeit von 1 = 25 mag-arcsec ™2
im B-Band. Zusitzlich wird auch der Holmberg-Radius bei ;1 = 26.5 mag-arcsec™2 angegeben.

3Eine Kurve konstanter Flichenhelligkeit.
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6.3 Typen
6.3.1 Elliptische Galaxien

Elliptische Galaxien kénnen ein grofles Spektrum von Exzentrizitdten umfassen. Von kreisférmigen
bis zu Galaxien mit Exzentrizitdten von € = 0.7 sind alle Formen vorhanden. Es zeigt sich, dass
die wahren Elliptizititen der E-Galaxien gleichméflig verteilt sind.

Die Fliachenhelligkeit Elliptischer Galaxien nimmt von in-
nen nach auflen gleichméfig ab. Dieser glatte Verlauf der Iso-
photen fithrte zu der Annnahme, dass E-Galaxien relativ ein-
fache, durch Rotation abgeplattete Systeme sind, was jedoch
spater widerlegt wurde: Tatséchlich stellte sich bei genauerer
Betrachtung heraus, dass Elliptische Galaxien oft nicht einmal
axialsymmetrisch sind, und die Orientierungen Halbachsen der
elliptischen Isophoten nicht mit denen der Galaxie selbst iiber-
einstimmen. Der Durchmesser Elliptischer Galaxien kann bis
zu 50 kpc betragen, und die Masse liegt im Bereich zwischen
108 Mg bei Zwergsystemen und 10'? Mg, bei Riesengalaxien.
Elliptische Galaxien besitzen im allgemeinen kaum noch Was-
serstoff, so dass sich keine oder nur noch ganz wenige Sterne
bilden. Dies hat zur Folge, dass in E-Galaxien fast ausschlief3-
lich alte Sterne der Population I anzutreffen sind.

Abbildung 10: Elliptische Galaxie
M8T; Quelle: [16]

6.3.2 Spiralgalaxien

Wie bereits erwahnt, ist allen Spiralgalaxien gleich, dass sie eine Bulge besitzen, der jedoch je nach
Typ verschieden grofl sein kann. Diesem koénnen die Spiralarme entweder direkt, oder einem dem
Zentralgebiet entragenden Balken, entspringen. Auflerdem ist jede Spiralgalaxie scheibenférmig,
das heif3t das Verhéltnis BD:;]'C; ist sehr klein. Der Durchmesser von Spiralgalaxien ist typischerweise
nicht gréfer als 30 kpe. Die Masse einer Spiralgalaxie kann mit der heutigen Beobachtungstechnik
nicht direkt bestimmt werden, jedoch ist es moglich die Masse innerhalb eines wohldefinierten
Radius vom Zentrum anzugeben. Dafiir bietet sich z.B. der Abstand Ry an, bis zu dem Radial-
geschwindigkeitsmessungen durchgefiihrt werden konnen. Diese Galaxien besitzen innerhalb des
Abstands Ry Massen im Bereich von 10° M bis zu 3.4 - 1011 M.

Abbildung 11: Spiralgalaxie NGC1232 (1.), Balkenspirale NGC1365 (r.); Quelle: [16]

Der Anteil an Gas, Staub und jungen Sternen der Spiralgalaxien wichst von Sa bis nach Sc
(und Sd) genauso an, wie die GroéBe und die Masse der Scheibe relativ zum Zentralgebiet. In
Galaxien des Typs Sa findet nur sehr wenig Sternenentwicklung statt, wohingegen in Galaxien
des Typs Sc noch relativ viele Sterne gebildet werden. Sterne, die in Zentralgebieten von Galaxien
des Typs Sa anzutreffen sind, sind denen in kleinen Elliptischen Galaxien dhnlich, so dass hier der
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Ubergang (Abb. 9) von den E-Galaxien zu den Spiralgalaxien erkennbar ist.

Beispiele fiir Spiralgalaxien sind die Andromedagalaxie, eine typische Sb-Spirale, und unsere
Milchstrafle, die an der Grenze von Sb zu Sc einzuordnen ist.

6.4 Irregulire (I/rrl) Galaxien

Der hervorstechendste Zug dieser Galaxien ist eine ausgedehnte Population I mit Gasnebeln,
blauen OB-Sternen usw. In vielen dieser Galaxien findet also aktive Sternentstehung statt. Diese
Galaxien erscheinen im B-Band irreguliir, da die (blauen) Sternentstehungszentren relativ unge-
ordnet verteilt sind. Neben jungen Sternen existiert jedoch auch eine Generation alter Sterne. Die
Massen von Irreguliiren Galaxien kénnen 7 - 108 Mg, aber auch 2 - 10'* Mg betragen.

Abbildung 12: Irregulidre Galaxie M GC1313; Quelle: [16]

6.5 Zwerggalaxien

Zwerggalaxien stellen den hiufigsten Galaxientyp im Universum dar. Sie iiberdecken ein Intervall
an absoluten Magnituden zwischen My ~—10 mag und ~—18 mag und kénnen eine Masse zwischen
einigen 10 Mg und ~ 10° Mg, besitzen. Zwerggalaxien kommen sowohl als gasarme, inaktive Zwer-
gelliptische (dE) wie auch gasreiche, sternbildende Zwergirregulire (dIs) vor. Eine extreme Klasse
von Zwerggalaxien stellen Blaue Kompakte Zwerggalaxien (BCDGs) vor. Solche Systeme erfahren
nahezu iiber ihre gesamte optische Ausdehnung eine starke, ausbruchartige Sternbildungsaktivitét
(starburst). Die bekanntesten Beispiele von irreguldren Zwerggalaxien in der Lokalen Gruppe sind
die Grole (LMC) und die Kleine (SMC) Magellanische Wolke.
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7 Altersbestimmung

Die Bestimmung des Alters von stellaren Populationen in Galaxien ist eine fundamentale Vorraus-
setzung zum Verstandnis von Galaxienentwicklung. Dazu gibt es verschiedene Moglichkeiten. Hier
werden nur zwei Moglichkeiten vorgestellt, die fiir das vorliegende Projekt von Interesse waren.

7.1 Evolutionssynthetische Modelle am Beispiel von GALEV und
PEGASE

FEine Sternpopulation, die eine vorgegebene anfiangliche Massenverteilung zeigt, vollzieht je nach
Entstehungsart (d.h. Sternbildungsrate als Funktion der Zeit, SFR) und chemischen Eigenschaf-
ten eine charakteristische Entwicklung bzgl. ihres Spektrums. Diese schligt sich in der zeitlichen
Entwicklung ihrer Leuchtkraft und Farbindizes nieder. Das Ziel von evolutionssynthetischen Mo-
dellen ist diese Entwicklung zu berechnen und mit Beobachtungen zu vergleichen, um Riickschliisse
iiber Alter und Entstehungsgeschichte von Sternpopulationen in Galaxien zu gewinnen. Ublicher-
weise wird die SFR(t) von Galaxien im Hubble-Sandage-Schema anhand einfacher Vorschriften
beschrieben (z.B. instantane, kontinuierliche und exponentiell abfallende SF R). Evolutionssythe-
tische Modelle kénnen sich in einer Vielzahl von Details unterscheiden, wie z.B. der Art der
programmtechnischen Umsetzung der Sternenentwicklungswege und der Umrechnung der Beob-
achtungsgrofen oder wie sich die chemischen Anreicherung im Laufe der Galaxienentwicklung
vollzieht.

In der vorliegenden Untersuchung werden die gemessenen Farben mit den Voraussagen von
zwei evolutionssynthetischen Modellen verglichen:

* GALEV (Galaxy Evolution; FRITZE-v. ALVENSLEBEN und Mitarbeiter, Universitéits-
Sternwarte Gottingen) [14]

+ PEGASE (Projet d’ Etude des GAlaxies par Synthese Evolutive; Fioc & Rocca-
VOLMERANGE 1997) [15]

Genauere Beschreibungen des GALEV Modells finden sich zum Beispiel in ,, Evolutionen von
Galaxien mit unterschiedlichen Bulge- und Scheibenanteilen im Vergleich mit Beobachtungen® [6]
oder in ,,Spectral and photometric evolution of simple stellar populations at various metallicities*
[7]. Letztere Publikation beschiftigt sich direkt mit der Entwicklung des Spektrums einfacher Ster-
nenpopulationen, wobei allerdings variable Metallizitdten zugrunde gelegt werden. Die in unserem
Projektpraktikum verwendeten Modelle gehen jedoch von einer konstanten Metallizitat aus.

Es werden verschiedene SF Rs, die von unterschiedlichen Grundannahmen ausgehen, mit den
Beobachtungen verglichen: Zur Berechnung der SF'R setzt man voraus, dass die Sterne der Popula-
tion entweder instantan oder kontinuierlich entstanden sind. In der Praxis geschieht dies allerdings
weder instantan noch kontinuierlich. Das wahre Alter der Galaxie liegt also irgendwo zwischen den
beiden berechneten Werten. Zusétzlich wird in der Auswertung der Fall einer exponentiell abfal-
lenden SFR diskutiert, um diesem Punkt gerecht zu werden.

7.2 Farben-Helligkeits-Diagramme

Mit Hilfe eines Farben-Helligkeits-Diagramms, oft CM D (Color-Magnitude-Diagram) genannt,
kann das Alter einzelner Sterne, bestimmt werden. Anstatt dies auf einzelne Sterne anzuwenden,
kann man natiirlich die Sterne einer ganzen Region in das Diagramm eintragen.

Diese Methode lisst allerdings nur eine grobe Bestimmung der Sternenentstehungsgeschichte
einer Galaxie zu, da Sternpopulationen mit verschiedenen SFR(t) und Metallizitéiten auf einem
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solchen CM D iiberlagern. Mit Hilfe von hochaufgelosten H ST-Daten lassen sich jedoch viele wich-
tige Aussagen aus C M Ds gewinnen. Zum Beispiel kann man, falls keine blauen Sterne vorhanden
sind, zumindest feststellen, dass es sich nicht um eine junge Galaxie oder Region handelt oder dass
innerhalb der Galaxie keine Sternenentstehung stattfindet.

Bei CM Ds von Sternpopulationen, die instantan entstanden sind und iiberall gleiche Metalli-
zitat zeigen, wie etwa in Kugelsternhaufen, beobachtet man einen ,, Abknickpunkt“ der Hauptreihe,
der ein zuverlissiger Altersindikator ist.
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Teil I11

Durchfiihrung

Wie schon beschrieben, verwendeten wir zur Analyse sowohl erdgebundene als auch HST-Auf-
nahmen. Die erdgebundenen Aufnahmen wurden am PALOMAR-Observatorium in Spanien mit
dem Teleskop P60 gemacht. Wir benutzten eine B-Band- und eine R-Bandaufnahme mit Belich-
tungszeiten von jeweils 900 s sowie eine Ha-Aufnahme mit einer Belichtungszeit von 1500 s. Die
HST-Aufnahmen wurden mit der Wide Field and Planetary Camera 2 (W F PC2) gemacht. Diese
Kamera besteht aus einem PC CCD mit einer Auflésung von 0.0456 arcsec-pixel™! und drei WF
CCDs mit einer Auflésung von 0.0996 arcsec-pixel 1.

Wir hatten 4 Bilder zur Verfiigung: Jeweils eine Aufnahme mit 14000 s Belichtungszeit mit
den Filtern F814W und F555W und jeweils eine Aufnahme mit 2400 s Belichtungszeit mit den
Filtern F336W und mit F656N fiir die Ha-Aufnahme.

Wir berechneten die Leuchtkraft und Ausmafe der Galaxie (Bestimmung des HOLMBERG-
Radius Rp,) mit der Hilfe von MIDAS an den erdgebundenen Aufnahmen. Ebenso erstellten wir
erste Farbkarten und betimmten daraus den Farbindex fiir alte stellare Regionen und Sternentste-
hungsgebiete, um im Vergleich der gemessenen Farben mit den Evolutionsmodellen von GALEV
und PECGASE eine erste Abschiitzung iiber das Alter der Galaxie zu gewinnen.

Mit der Ha-Schmalbandaufnahme berechneten wir die Ausmafle der Ha-Shells und bestimm-
ten den Hoa-Fluss und die Ha-Leuchtkraft. Daraus gewannen wir eine grobe Abschéitzung der
Sternenbildungsrate SFR. Dann verwendeten wir das in MIDAS integrierte Paket DAOPHOT um
Vordergrundobjekte und unscharfe Sterne aus den Bildern zu entfernen. Da IC 10 in Richtung der
Galaktischen Scheibe liegt fanden wir relativ viele zu eliminierende Objekte. Danach erstellten wir
ebenfalls mit DAOPHOT C'M D-Grafiken zu einigen charakteristischen Regionen der Galaxie, um
diese mit Isochronen zu vergleichen um eine méglichst genaue Altersbestimmung vornehmen zu
konnen. Fiir die Grafiken benutzten wir das Plotprogramm GNUPLOT. Anschlieflend konnten wir
diese Ergebnisse mit den vorher durchgefithrten Altersbestimmungen vergleichen.

IC 10 erfdhrt wie bereits erwiahnt aufgrund ihrer Lage eine betréichtliche Vordergrund-Extinktion.
Die Werte fiir diese haben wir bei der NASA Extragalactic Database (NED)* erhalten. Das es un-
terschiedliche Werte gibt, haben wir uns bei Unklarheiten an der neuesten Verdffentlichung, der
Publikation von HUNTER [1] orientiert. Im Einzelnen belief sich die Korrektur fiir die Extinktion
auf folgende Werte: Im U-Band 4.18 mag, im B-Band 3.32 mag, im V-Band 2.55 mag, im R-Band
2.06 mag, und im I-Band 1.49 mag.

Referen‘zkoordinaten Band Korrektur fiir die Extinktion
dquatorial (J2000)
Distanz 0.95 Mpc U-Band 4.18 mag
Rektaszension « oh 20™ 17.34% B-Band 3.32 mag
Deklination ¢ +59° 18’ 13.6” V-Band 2.55 mag
Geschwindigkeit -345 km st R-Band 2.06 mag
Mg -16.5 mag I-Band 1.49 mag

Tabelle 2: Allgemeine Daten iiber IC 10 sowie Korrekturdaten fiir die Extinktion von IC 10; NASA Extragalactic
Database [17]

4Quelle: [17]
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Teil IV

Auswertung

8 Motivation

IC 10 ist eine sternbildende Zwerggalaxie in der lokalen Gruppe der Milchstrale, die morpholo-
gisch einer irrguliren Galaxie #hnlich ist und daher ein Objekt darstellt, das keiner klassischen
Galaxienform zuzuschreiben ist. Sie liegt in einer mittleren Entfernung von 0.95 Mpc zu unserer
Galaxie. Die sehr ungewohnliche Form und eine hohe Sternenbildungsaktivitéit machen diese Ga-
laxie interessant. Die Starburstregionen in der IC 10 gehoren zu den uns am néchsten gelegenen
Regionen dieser Art, daher kann man sie sehr genauen Beobachtungen mit einer hohen Auflésung
unterziehen.

Die einzigen Nachteile sind, dass sie aufgrund ihrer Lage nahe der Galaktischen Scheibe sehr
leuchtschwach und mit vielen Vordergrungsternen erscheint und man wenige genaue Vorhersagen
iiber sie machen kann, da sie eine einzigartige Form besitzt. Das kann allerdings auch zusétzlich
motivieren, da man einige neue Dinge entdecken kann. Insgesamt ist IC 10 also eine sehr inter-
essante Galaxie. Vor allem wenn man etwas iiber die Entstehung und Entwicklung eben dieser
Gebilde erforschen will bietet IC 10 sich als Studienobjekt an.

Teleskop Aufnahmedatum | Belichtungszeit [s] Filter
PALOMAR 2000-01-01 1500 Ha-Schmalband
PALOMAR 2000-01-01 900 B-Band
PALOMAR 2000-01-01 900 R-Band

HST 1999-06-09 2400 F656N (Ha)
HST 1997-06-08 2400 F336W (U)
HST 1999-06-09 14000 F555W (V)
HST 1997-06-08 14000 F814W (I)

Tabelle 3: Allgemeine Daten der verwendeten Bilder

9 Bestimmung der Groéfle von IC 10

9.1 Grobe Bestimmung nach Augenmaf}

Unter Annahme einer elliptischen Form der Galaxie haben wir nach Augenmaf} eine grofie und
kleine Halbachse in das Bild gelegt und mit Hilfe des Computers die Pixelpositionen der Endpunkte
bestimmt. Aus diesen lief sich nun anhand des Satzes von Pythagoras die Langen der Halbachsen
ermitteln, die dann in Bogensekunden [”] und Parsec [pc] angegeben wurden.
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Abbildung 13: R-Band-Aufnahme der Galaxie bei einer Distanz von 0.95 Mpc, wobei sich Norden oben und Osten

links befindet

Gruppe 1 2 3
Pixel T Y x Y T y
a [px 256 228 293 365 316 341
b [px 634 790 634 725 643 733
¢ [px] 626 375 551 405 561 478
d [px] 238 654 341 614 332 608
Az grofie Halbachse [px 378 341 327
Ay grofie Halbachse [px 562 360 392
Ax kleine Halbachse [px 388 210 229
Ay kleine Halbachse [px 279 209 130
Strecke ab [px] 677.29 495.86 510.48
Strecke cd [px] 477.90 296.28 263.32
Umrechnung in Bogensekunden (1 Pixel=0.378")
Strecke ab[”] 256.02 187.44 192.96
Strecke cd[”] 180.65 111.99 99.54
Umrechnung in Parsec: 1”=4.6 pc
Strecke ab [pc] 1179.60 863.61 889.08
832.32 516.01 458.62

[
Strecke cd [pc]
Strecke ab [pc]

Mittelwert: 977.43 £+ 201.25

Strecke cd [pc]

Mittelwert: 602.32 + 464.96

Ellipsenradius [pc]

767.28 £ 306.50

Tabelle 4: Halbachsen zur Gréflenbestimmung bei einer angenommen Distanz von 0.95 Mpc.

9.2 Bestimmung der Gréfle durch Isophoten

Um die Grofle der Galaxie durch Isophoten zu bestimmen, ist es notig das Bild zu kalibrieren,
indem man die gemessene Countrate CR, die in counts-s~! angegeben wird, zunichst in scheinbare
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Abbildung 14: B-Band-Aufnahme mit 21 mag-arcsec—2 - und 23 mag-arcsec 2 - Isophote

Magnituden transformiert. Diese Magnitude wurde durch

m = —2.5-log1o(CR) + ¢y — (¢1 - AM) + (c2 - Farbindex) (21)

berechnet. Bei erdgebundenen Daten héngen die Konstanten ¢y, ¢; und ¢3 vom Instrument, Filter
und atmosphérischen Bedingungen wihrend der Beobachtungen ab. Die Fléchenhelligkeit p einer
Isophote, die der Countrate C'R entspricht, ldsst sich folgendermaflen ausdriicken:

p = m+2.5log(¥?) (22)

Die zur Extinktion gehérende Abschwéichung der Magnituden betrigt fiir die R-Band-Aufnahme
2.06 mag und fiir die B-Band-Aufnahme 3.32 mag, welche von den urspriinglichen Helligkeiten
subtrahiert wurden. Zur besseren Visualisierung der Methode haben wir nun iiber eine Breitband-
aufnahme, die einen Flichenhelligkeitsbereich von ungefiihr 21 —26 mag-arcsec™2 abdecken, gelegt.
Unter der Annahme, dass die Isophoten grob eine Ellipsenform beschreiben, kann man wieder eine
grofle und kleine Halbachse einzeichnen und berechnen. Diese wurden gegen die Flachenhelligkeit
aufgetragen.

Durch lineare Regression wurde dann die Steigung und der y-Achsenabschnitt abgelesen (siehe
Abb. 15). Durch die errechneten GroBen konnte dann der Wert fiir 26.5 mag-arcsec ™2 bestimmt
werden. Anschliefend wurde aus der groflen und kleinen Halbachse der Holmbergradius R = v ab
bestimmt.

5Dieser Wert wurde aufgrund des hohen Fehlers nicht beriicksichtigt
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Abbildung 15: Bestimmung des Holmbergradius durch lineare Regression

Gruppe 1 2 3
Holmbergradius [pc] | 1210 £ 370 | (1531 + 4081)° | 878 +148
gewichtetes Mittel: [pc] 924.71
Fehler:[pc] 138.23

Tabelle 5: ermittelter Holmbergradius aus linearer Regression

9.3 Groflenbestimmung nach Entfernen von Stéorungen

Abbildung 16: links: R-Band-Aufnahme des Teleskopes P60 von dem PALOMAR-Observatorium in Spanien mit Be-
lichtungszeiten von 900 Sekunden — rechts: die selbe R-Band-Aufnahme nach Entfernung von ga-
laktischen Vordergrundsternen
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Wie zuvor erwéhnt stellen galaktische Vordergrundsterne ein wesentliches Problem bei der
Untersuchnung der Morphologie von IC 10 dar. Wie aus Abb. 16 (links) ersichtlich erschwert die
sehr hohe Fliachendichte von galaktischen Vordergrundsternen eine zuverldssige Isophoteninter-
polation und infolgedessen fiithrt diese zu betrichtlichen Unsicherheiten bei der Bestimmung des
Holmbergradius. Um dieses Problem zu 16sen haben wir einen Trick verwendet, wobei wir uns das
Programmpaket DAOPHOT zunutze gemacht haben. Wir haben die Sterne identifiziert, modelliert
und subtrahiert, sodass wir nun die unaufgeloste, diffuse LS B Sternpopulation in IC 10 studieren
konnten.

Anschlielend verwendeten wir ein Programm, das uns zur Verfiigung gestellt wurde, welches
ein Modell an die Emission von IC 10 angepasst und zusétzlich ein Flichenhelligkeitsprofil® berech-
net hat. Aufgrund der Definition von p wiirde bei dieser Darstellung eine Exponentialverteilung
eine Gerade ergeben. Deswegen kann man einfach per linearer Regression die gesuchten zentralen
Flachenhelligkeiten p und Skalenldnge « ableiten.

14 ¢ Flachenhelligkeit
Lineare Regression

16
Linear Regression for HELLIGT_SurfaceBrightn:
Y=A+B*X

18 4 Parameter Value Error

k A 19,19742 0,0548
o B 0,04235 9,91618E-4
20 - '

surface brightness [mag/arcsec’]

N
N
|
/
o
/

N
~
1
L]

T T T T T T T 1
0 20 40 60 80 100 120
Radius [arcsec]

Abbildung 17: Flachenhelligkeit aufgetragen gegen den Radius

Mittels linearer Regression wurde fiir den mittleren Teil die Steigung ermittelt und der Holmber-
gradius berechnet. Fiir die angenommene Distanz von 0.95 Mpc betréigt dieser (794 4 0.3) pc.

Aus dem Helligkeitsprofil ergibt sich bei einer exponentiellen Intensitéatsverteilung die exponentielle
Skalenldnge « aus der Fomel fiir die Intensitit
I(R) = In-e= (23)

Daraus folgt fiir die Geradengleichung

R
w = po+ 1.0857 - ()
o
y = b+max,
wobei r der Radius, m die Steigung und po = 19.2 die Fléachenhelligkeit bei » = 0 ist. Durch Ko-

effizientenvergleich ergibt sich eine Steigung von m = %557. Da alle Variablen bekannt sind, ldsst
sich a nun zu (25.6 £0.6) arcsec bestimmen. Dies entspricht einer Skalenlédnge von (118 + 2.8) pc.

6 Auftragung der Flichenhelligkeit ;(R) als Funktion des photometrischen Radius R = v/ab.
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10 Altersbestimmung

10.1 Bestimmung anhand von Farbkarten

Um eine Farbkarte aus zwei Breitbandaufnahmen zu erstellen, muss man zunéchst dafiir Sorge
tragen, dass die PSF in beiden Aufnahmen gleich ist. Daher wird zur Erstellung einer (B — R)
Karte die PSF vom R- und B-Bild benotigt. Nun werden beide Werte verglichen und die PSF
aufeinander abgestimmt, d.h. das Bild mit der besseren Winkelauflésung wird solange verschmiert,
bis dessen PSF' der des unschérferen Bildes entspricht. Die PSF erhélt man iiber die Halbwerts-
breite (FW HM) von Gauffits an Sternen. Die FW HM in arcsec wird als PSF bezeichnet. Die
FW HM berechnet sich aus

FWHM = V3In2c (24)
wobei o das Gauflsche Sigma ist.

Gruppe 1 2 3
B-Bild Mittelwert | Fehler | Mittelwert | Fehler | Mittelwert | Fehler
x-FWHM [px 3.59 0.09 3.46 0.08 3.60 0.11
y-FWHM [px 3.53 0.10 3.40 0.07 3.52 0.08
X-0 |px 1.53 0.04 1.47 0.03 1.53 0.05
y-0 |px 1.50 0.04 1.45 0.03 1.49 0.03
x-Mittelwert o [px] 1.51

Fehler [px] 0.01

y-Mittelwert o [px] 1.48

Fehler [px]] 0.01

x-PSF [’ 1.36 0.03 1.31 0.03 1.36 0.04
y-PSF [’ 1.33 0.04 1.29 0.03 1.33 0.03
Mittelwert x-PSF [”] 1.34

Fehler x-PSF [”] 0.01

Mittelwert y-PSF [”] 1.32

Fehler y-PSF ["] 0.01

R-Bild Mittelwert | Fehler | Mittelwert | Fehler | Mittelwert | Fehler
x-FWHM [px 2.42 0.02 2.39 0.12 2.37 0.05
V-FWHM [px 9.43 0.04 2.37 0.07 2.38 0.04
X-0 |pX 1.03 0.01 1.01 0.05 1.01 0.02
y-0 |px 1.03 0.02 1.00 0.03 1.01 0.02
x-Mittelwert o [px] 1.02

Fehler [px] 0.02

y-Mittelwert o [px] 1.02

Fehler [px] 0.01

x-PSF [’ 0.91 0.01 0.90 0.04 0.90 0.02
y-PSF [’ 0.92 0.02 0.89 0.03 0.90 0.02
Mittelwert x-PSF [”] 0.90

Fehler x-PSF ["] 0.02

Mittelwert y-PSF [”] 0.90

Fehler y-PSF [”] 0.01

Tabelle 6: Bestimmung der FWHM sowie der PSF

Man sieht, dass man im B-Bild bei x-PSF=1.34" und y-PSF=1.32" erhilt. Im R-Bild ergibt sich
analog bei x-PSF=1.34" und y-PSF=1.32".
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Da man jetzt die Bilder aufeinander abgestimmt hat, kann man das kalibrierte R-Bild vom B-
Bild abziehen und erhélt so die (B — R)-Farbkarte. Durch Messungen der Helligkeit mit Farbfilter
im blauen B und im roten R wird das Helligkeitsverhéltnis zwischen B und R bestimmt. Dieses
Verhiiltnis wird durch die Farbkarte (B — R) wiedergegeben, die als Maf§ fiir die Temperatur
dient. Heifle Sterne strahlen viel blaues (und ultraviolettes) Licht und weniger rotes ab, kiihle
kaum blaues und daher vorwiegend rotes Licht. Die Farbe der Sterne ist somit ein Hinweis auf die
Temperatur. Auf der abgebildeten (B — R)-Farbkarte befinden sich also im griinen Bereich heifiere
Sterne und im rotlichen Bereich kiihle Sterne.

Abbildung 18: Farbkarte (B — R), entspricht der Differenz des R- und B-Bildes nach Angleichung der PSF des
R-Bildes auf das B-Bild, blaue Sterne sind heifl (in Abb. griiner Bereich), rote sind kiihl (in Abb.
roter Bereich). Die schwarzen Punkte sind Vorder- oder Hintergrundobjekte.

Auf der (B — R) Karte kann man nun die mittlere Farbe iiber die verschiedenen Regionen der
Galaxie bestimmen, indem man iiber den Wert einzelner Pixel mittelt. Einmal fiir die Starburst-
region, die eine hohe Fléchenhelligkeit (HSB, high surface brightness) aufweist und einmal fiir die
umliegenden leuchtschwachen (LSB, low surface brightness) Gebiete von IC 10. Die Werte sind
in folgender Tabelle aufgefithrt. Allerdings muss man dazu sagen, dass wir zur Bestimmung der
LSB den Bereich unterhalb des Zentrums der Galaxie nicht mit einbezogen haben, da er durch
Staub von IC 10 verdeckt wird. Diese Region wird als obskurierter Bereich bezeichnet.

Gruppe 1 2 3
Farbe in der HSB [mag] | 0.48 £ 0.04 | 0.42 + 0.09 | 0.52 &+ 0.03
Farbe in der LSB [mag] | 0.88 &+ 0.06 | 0.78 4+ 0.11 | 0.88 & 0.09

gew. Mittel HSB [mag] 0.50
Fehler [mag] 0.02
gew. Mittel LSB [mag] 0.86
Fehler [mag] 0.05

Tabelle 7: Mittlere (B — R) der HSB und LSB-Komponente von IC 10, bestimmt aus der Farbkarte. Die Werte
sind korrigiert fiir Extinktion.
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Anhand dieser Werte ist es nun moglich, eine Aussage dariiber zu machen, durch welchen Spek-
traltyp die Emission verschiedener Regionen einer Galaxie am besten approximierbar sind, bzw.
welcher Sterntyp dominiert. Dazu benutzt man die beigefiigte Tabelle, die die durchschnittliche
Magnitude und Farbe der Sternklassen angibt. Man muss die (B — V)-Spalte zur (V — R)-Spalte
addieren, aus denen dann der (B — R)-Wert resultiert.

My BC I5-Y U—-B B-V V-R VI J-KE V-KE Tg

03 -6 45 - -lm =032 - > — 50000
05 -56 40 — -LI$ 032 -014 —032 =025 —099 43000
0B —48 33 41 _Ll4 032 -014“ —032 —024 -09 35000
B0 —40 29 —40 -107 -030 -013 -D3I =023 —001 20300
B3 -14 16 29 D78 -—(.18 —008 —020 0I5 —054 18750
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Abbildung 19: Durchschnittliche Magnitude und Farbe fiir die hiufigsten Sterntypen [8]

Daraus ergibt sich ein mittlerer Spektraltyp zwischen GO und F'5 fiir die LS B-Komponente,
wohingegen die Farben der H S B-Region massereicheren Sternen vom Typ F0 entspricht. Dadurch,
dass die Lebensdauer der Sterne an ihre Masse gebunden sind (T ~ M ~2®), kann man schon eine
grobe Altersabschiitzung der beiden Regionen durchfithren. Da Sterne, die massereicher als F'5
Sterne sind, die Hauptreihe bereits nach einigen Gyr verlassen, ist davon auszugehen, dass die
LS B-Emission von IC 10 von einer alten Sternpopulation dominiert wird.

10.2 Bestimmung des Alters nach Entwicklungsmodellen (PEGASE‘ und
GALEV)

Um das Alter von Sternpopulationen in IC 10 genauer einzugrenzen, werden wir nun die ge-
messenen (B — R)-Farben (Tabelle 5) mit den Voraussagen der evolutionssynthetischen Modelle
GALEV und PEGASE vergleichen. In Abb. 19 vergleichen wir den (B — R)-Farbindex der Sterne
gegen die Zeit fiir verschiedene Sternentstehungsgeschichten SFR(t): einmal instantan und einmal
kontinuierlich nach PEGASE und GALEV, und tragen eine exponentielle Entwicklung auf.

In dieser Graphik wurden die Werte fiir die LS B- und H .S B-Regionen eingetragen, wobei die
Schnittpunkte mit den diversen Entwicklungsmodellen ungefihre Altersabschéitzungen der Regio-
nen zulassen. Anhand des Schnittpunktes der LSB mit dem exponentiellen Entwicklungsmodell
ldsst sich ein Hochstalter der Galaxie von etwa (5500 & 900) Myr abschétzen. Desweiteren kann
man mit Hilfe des Schnittpunktes der HSB mit dem exponentiellen Entwicklungsmodell erkennen,
dass vor (2000 £ 200) Myr noch Sternentstehung stattgefunden hat. Orientiert man sich aber an
der instantanen Entwicklung nach GALEV, hat die Sternentstehung vor ca. (500£50) Myr ihr Ende
gefunden. Betrachtet man auflerdem noch die kontinuierliche Sternentwicklung nach PEGASE er-
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Abbildung 20: Farbindexalterdiagramm mit Entwicklungsmodellen (instantan und kontinuierlich) jeweils nach
PEGASE und GALEV und Farbwerte der LSB und HSB. Zusitzlich ist ein exponentielles Modell von
PEGASE aufgefithrt. Der Ausreifier am rechten Rand der kontinuierlichen Entwicklung nach PEGASE
darf nicht beachtet werden.

gibt sich, dass die &ltesten Sterne um die (100004 300) Myr alt sind. Somit schwankt das Alter der
Sterne in IC 10 zwischen 500 und 10000 Myr. Es ist deutlich erkennbar, dass die einzelnen Stern-
entstehungsmodelle zu stark variierenden Altersabschétzungen der beiden Regionen fithren. Das
Gesamtalter der Galaxie ergibt sich am besten durch die exponentielle Entwicklung, wohingegen
die jlingste Sternentstehung meist am besten durch das instantane Modell von GALEV beschrie-
ben ist. An der Kurve in diesem Modell erkennt man auch, dass der Farbindex nach kurzer Zeit
rot wird, da die jungen blauen Sterne eine kurze Lebensdauer besitzen. Bei den kontinuierlichen
oder exponentiellen Sternentstehungsmodellen hingegen sind stets junge Sterne vorhanden, welche
beim gleichen Entwicklungsalter deutlich blauere Farben besitzen.

10.3 Bestimmung durch CMD (colour-magnitude-diagram)

Eine Untersuchung der Sternpopulationen von IC 10 anhand von hochaufgelosten Daten des
Hubble-Space-Telescope (HST) erfolgte zunéichst in HUNTER (2001) [1]. Dabei wurde die Gala-
xie in nur zwei Bereichen unterteilt, HSB und LSB Sternpopulation.

In der vorliegenden Arbeit méchten wir die Analyse von HUNTER (2001) [1] weiter verfeinern, in-
dem wir IC 10 in elf verschiedene Bereiche eingeteilt haben (s. Abb. 22). Unter anderem mochten
wir der staubobskurierten Region ca. 52 arcsec siidlich der hellsten Sternbildungsregion einer ge-
trennten CMD-Untersuchung unterziehen. Dabei méchten wir untersuchen welchen Effekt Staubab-
sorption auf die CMDs hat.
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Abbildung 21: Erkennbar sind hier die Bereiche der Galaxie, die mit dem HST aufgenommen wurden.
Wie in Abb. 21 zu sehen, wurden diese Bereiche von uns in weitere Sektoren unterteilt.
Vgl. Hunter, 2001, S. 226 [1]

Diese Regionen wurden einzeln mit DAOPHOT im V- und I-Band analysiert. Hierbei wurde die
Position und instrumentelle Magnitude der nachgewiesenen Sterne im V- und [-Band katalogi-
siert. Unter Verwendung eines uns zur Verfligung gestellten zusétzlichen Programmpakets wurden
diejenige Sterne, die in beiden Aufnahmen detektiert wurden identifiziert, dessen Fliisse kalibriert
und fiir Extinktion korrigiert. Anhand der ausgegebenen Daten konnte man dann die (V — I)-
Farbe der einzelnen Sterne bestimmen und gegen ihre absoluten Magnitude auftragen (siehe Abb.
23-27). Dariiber hinaus sind Isochronen (Kurven im Hertzsprung-Russell-Diagramm von Sternen
gleichen Alters) iiberlagert. Sie wurde von LEJEUNE & SCHAERER [3] publiziert und beziehen sich
auf Sternpopulationen mit einer Metallizitit Zg /5.

Anhand der eingeplotteten Isochronen” fiir verschiedene Alter kann man das hauptsichliche
Alter der Sterne in den einzelnen Regionen bestimmen, indem man annimmt, dass die Sterne, die
in der Nidhe oder auf einer Isochrone liegen, dem Alter der Isochrone entsprechen. In Region a)
und b) (s. Abb. 22) sicht man, dass die Isochrone fiir 224 Myr den Grofiteil der Sterne abdeckt.
Allerdings liegen auch viele Sterne auf der 2.754 Gyr-Isochrone, sodass man annehmen kann, dass
die Sterne mindestens 200 Myr aber hochstens 3 Gyr alt sind. Da sich aulerdem weitere Sterne
unten rechts befinden, muss man davon ausgehen, dass diese noch réter und damit verbunden dlter
sind, sodass man eine konservative Altersabschétzung von ca. 4 Gyr machen kénnte, was dann auch
in Ubereinstimmung des LSB-Bereiches mit der exponentiellen Sternentwicklung nach PEGASE
steht. Region c¢) weist hauptsichlich auf Sterne hin, die zwischen 200 Myr und 1 Gyr sind. Die
Starburstregion d) beinhaltet grofitenteils Sterne, die vor 10 Myr bis 40 Myr entstanden sind. Dies
stimmt mit unserem Ergebnis der Starburstregion iiberein, welches durch die instanten Modelle
nach GALEV und PEGASE bestimmt wurde. Natiirlich findet man in dieser groen Region auch viele
Sterne, die bis zu 1 Gyr alt sind. Die Starburst-Regionen e) und f) sind vor ca. 200 Myr bis 300 Myr
entstanden. Die Starburstregion, welche den zentralen Sternhaufen beinhaltet (Region i)), hat nur
Sterne die 40 Myr oder jiinger sind, es ist also eine Region in der erst ,,vor kurzem* Sternentstehung

"Farben von Sternen gleichen Alters mit verschiedenen Massen
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Abbildung 22: HST-Aufnahme: alle 4 CCD-Chips haben eine Dimension von 800x800 pixel. Die drei groflen Chips
(WF) haben eine Pixelskala von 0.1 arcsec-pixel™! und der kleine (PC) ca. 0.05 arcsec-pixel™!.
Daraus folgt, dass ein grofier Chip einen Bereich von 6400 arcsec? abdeckt, also alle drei einen
Bereich von 19200 arcsec? abdecken, und der kleine Chip deckt einen Bereich von 3200 arcsec? ab.
Einteilung der Sektoren: a-c: LS B-Regionen; d-f: Starburst-Region 1-3; g,h: Sternhaufenregionen;
i: zentraler Sternhaufen in Starburst-Region; j: obskurierte Region. Gréf3e der Sektoren: a,b,d:
durchschnittl. 920 arcsec?; c,e,f,j: durchschnittl. 400 arcsec? und g,i,h: durchschnittl. 60 arcsec?

stattgefunden hat, und noch aktiv ist. Durch die geringe Anzahl der vorhandenen Sterne ist es
schwierig, in den Regionen g) und h) eine Altersabschitzung durchzufiihren - dennoch sind auch
hier Sterne des Alters zwischen 10 Myr und 40 Myr zu finden. In der obskurierten Region j) sind
anhand unseres CMDs Sterne des Alters zwischen 700 Myr und 1 Gyr zu erwarten. Da diese Region
aber durch Staub der Milchstrale verdeckt wird, somit die Helligkeit abgeschwécht ist, kann man
davon ausgehen, dass die Sterne urspriinglich heller waren und sich somit ihre Position im CMD
weiter oben befindet. Das bedeutet, dass das Alter der Sterne geringer ist als es zu sein scheint.
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Abbildung 23: LSB-Regionen mit Grofiteil der Sterne auf der 224 Myr-Isochrone
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Abbildung 24: links: LS B-Region mit Grofiteil der Sterne auf der 1 Gyr-Isochrone — rechts: Starburstregion 1 mit
GroBiteil der Sterne auf der 39 Myr-Isochrone
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Abbildung 25: Starburst-Regionen 2 und 3 mit Grofiteil der Sterne auf der 1 Gyr-Isochrone
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Abbildung 26: Sternhaufenregionen mit Grofteil der Sterne auf der 10 und 39 Myr-Isochrone
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Abbildung 27: links: zentraler Sternhaufen in Starburstregion mit Grofiteil der Sterne auf der 10 Myr-Isochrone
rechts: obskurierte Region mit Grofiteil der Sterne auf der 700 — 1000 Myr-Isochrone

11 Sternentstehungsrate

Zugrunde liegen die Aufnahmen der Ha-Karte. Wir betrachten den Fluss oder Strahlungsstrom
(siehe 3.2). Wir ermitteln den Gesamtfluss f zuniichst fiir die gesamte Karte bevor wir uns einige
Bereiche speziell ansehen. Fiir die vorhandenen Daten gilt folgende Kalibration zwischen Countrate
und Fluss:

K = 232-107% erg - cm™2
Aus der gemessenen Gesamtcountausbeute von:
I = 8.4-10° counts
und einer Belichtungszeit von t,.; = 1500 s erhalten wir einen Wert von:
f=13-10""eg-s'-cm™?

Da die Quelle gleichmiBig in alle Raumrichtungen strahlt und sich nach aufilen wie eine Kugel
ausbreitet, ergibt sich bei bekannter Entfernung aus dem bestimmten Fluss die Leuchtkraft:

L = 4nR%*f

Die Entfernung ist zu 0.95 Mpc angenommen. 1 pc entspricht 3.086 - 10'® cm. Wir erhalten also
fiir die ,,Fldche*:

F = 1.08-10°° cm?
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Multipliziert mit dem errechneten Fluss erhalten wir fiir die Ha-Leuchtkraft:

L =14-10erg-s7!

Nun muss allerdings noch die Extinktion, das heifit die Absorption der Strahlung durch Staub
und andere Hindernisse beriicksichtigt werden. Im von uns betrachteten R-Band findet eine un-
gefiahre Abschwéichung von 2.06 mag statt. Es ergibt sich also ein Quotient von tatsédchlichem und
wahrgenommenem Fluss von:

Wir erhalten fiir die intrinsische Leuchtkraft:

LintT = Lé

fi

Aus der Ha-Leuchtkraft liasst sich die Produktionsrate von wasserstoff-ionisierenden Photonen
in jungen, massereichen Sternen abschétzen und daraus, unter gewissen Annahmen [2] auch die
Sternbildungsrate (SFR):

= 9.3-10% erg - s 1

L [erg s}

SFR [M® . yril] = 71-24. 102

(Kalibration von KENNICUTT [2]) (25)

Wir haben nach diesem Verfahren mehrere Bereiche der Galaxie IC 10 untersucht. Zunéchst
grofiflachig fiir die ganze Galaxie. Dann fiir eine zentrale helle Region. Und schliellich fiir einen
dunkleren ,,Seitenarm* der Galaxie (s. Abb. 28).

allgemein | helle Region | dunkle Region
totale Intensitéit [10° counts] 8.15 3.27 0.71
Gesamtfluss [erg - s~! - cm™2] 1.26-10 | 5.05-10712 1.09- 10718
Leuchtkraft [erg - s™1] 1.36 - 1039 5.46 - 1038 1.18 - 1032
intrinsische Leuchtkraft [erg - s™!] 9.1-10% 3.64 - 10% 7.86 - 1032
Sternbildungsrate SFR [Mg, - yr—1] 0.0073 0.003 6.34 - 10710

Tabelle 8: Errechnung der Sternbildungsrate
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Abbildung 28: Einzelne Bereiche der Galaxie IC 10

In der Galaxie entsteht also durchschnittlich alle 130 Jahre ein Stern. Das ist relativ héufig.
Es handelt sich also um eine aktiv sternbildende Galaxie. Auffillig ist, dass sich die Sternenste-
hungsrate in den einzelnen Gebieten sehr stark unterscheidet. In der hellen Region entstehen 96%
aller Sterne. In der dunklen nur 4%.
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12 Hoa-Emission und Shells

Abbildung 29: Ha-Shells, welche durch die kollektive Wirkung von Sternwinden aus massereichen Sternen und
Supernovae auf das interstellare Medium von IC 10 hervorgerufen wurden. Sie expandieren mit
Geschwindigkeiten von 30 bis 100 km-s~! und kénnen auf Radien von bis zu mehreren 100 pc von
einer Sternbildungsregion hinausreichen.

Radius

Radius

Position| ZTunten | Yunten | Toben Yoben [arcsec]| [pc] (Lag)t, (L3g)ts (SNe)t,| (SNe)t,
1 48.18 | 71.61 | -12.68 | 11.17 | 60.65 | 294.16 | 2.03-10~15 | 2.54.10~16 12.80 3.20
2 -10.17 | -75.60 | -13.27 | 17.77 17.02 82.54 | 3.53-.10~18 | 4.41.1019 0.02 0.01
3 -42.71 | -38.56 | -80.94 | -7.39 34.52 | 167.41 | 1.21-10716 | 1.51.10~17 0.76 0.19
4 -71.06 | 47.63 | -88.45 | 63.50 16.61 80.58 | 3.13-10—1'8 | 3.91.10-19 0.02 0.00
5 2.26 34.70 | -34.77 | 13.68 27.90 | 135.31 | 4.18.10~17 | 5.22.10~18 0.26 0.07
6 46.49 | 30.62 19.28 45.74 20.29 98.39 | 8.49-10~18 | 1.06-1018 0.05 0.01
7 -37.04 | -59.55 | -79.38 | -34.02 | 32.88 | 159.46 | 9.50-10~17 | 1.19-10—17 0.60 0.15
8 52.92 | -46.87 1.51 -23.44 | 34.71 | 168.34 | 1.25-10716 | 1.56.10—17 0.79 0.20
9 75.04 | -26.08 | 4.57 108.90 | 97.53 | 473.02 | 2.18-10~ 1 | 2.73.10~15 | 137.59 34.40
10 -11.57 | -49.74 | -15.76 | -20.19 | 11.13 54.00 | 4.23-1071° | 5.29.10—20 0.01 0.01
11 -65.00 | -75.60 | -13.57 | 37.77 76.36 | 370.33 | 6.42-10~1° | 8.02.1016 40.47 10.12

Tabelle 9: Energie der Shells: t; = 20 Myr; to = 40 Myr; n = 1 HI-Atom cm~3

Die beobachteten Shells sind ein Resultat der Freisetzung von Energie durch massereiche Ster-
ne und SNe in das ISM. Daher kann man aus ihrem Radius mit Hilfe einiger vereinfachenden
Annahmen die Energie, die zu ihrer Entstehung bendtigt wurde abschétzen. Hierfiir kann man

z.B. die Niherungsformel von MAC Low & McCCRAY [4] verwenden:

) 1/5 [pc]

Ry = 267(

Lag t3

TsMm

wobei R, der Radius eines durch ein Shell eingeschlossenen Region ist, gy die mittlere Dichte des
kalten (neutralen) ISM in 1 HI-Atom cm 3 bezeichnet und Lag die Energieabgabe von massereichen
OB-Sternen und SNe in das ISM in 1038 erg sec™! ist. ¢; ist die Expansionszeit einer Shell in 107 yr.
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Fiir eine mittlere ISM-Dichte von 7 = 1 HI-Atom ¢cm~3 und einer Expansionszeitskala 7 von
2x107 yr bzw. 4-107 yr man kann Lag abschiitzen. Da Lsg die aufgewandte Energie pro Sekunde ist,
muss man sie mit der Dauer des Expansionszeitraums multiplizieren, und kann dann die Anzahl
der Supernovae, die die benétigte Energie freisetzen, bestimmen. Eine Supernova setzt eine Energie
von 105! erg frei. Die Summe der Werte aus den Spalten 10 und 11 ergeben niherungsweise fiir
t7 zwischen 2 und 4 50 bis 200 Supernovae, die zur Entstehung der beobachteten Shells benttigt
wurden.
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13 Zusammenfassung

Galaxien bestehen aus Sternpopulationen, die sich bzgl. ihres Alters, chemischer Zusammensetzung
und rdumlicher Verteilung unterscheiden kénnen. Die Untersuchung dieser Eigenschaften ist von
fundamentaler Bedeutung, um ein grundlegendes Verstéindnis des Aufbaus und der Entwicklung
von Galaxien zu erlangen. In unserer Projektarbeit haben wir anhand von erdgebundenen und
Hubble Space Telescope (HST) Daten die Sternpopulationen und die Morphologie der ionisierten
Gaskomponente von IC 10, einer Zwerggalaxie in der Lokalen Gruppe, untersucht. Diese Galaxie
erschien uns deshalb besonders interessant, weil sie eine hohe Sternbildungsaktivitit aufweist.
Aufgrund von Supernovae (SNe) und der Strahlung von jungen, massereichen OB Sternen ist die
Gaskomponente von IC 10 kinematisch gestort und iiber Distanzen von mehreren Hundert pc
(1 pc = 3.26 Lichtjahre) ionisiert. Das ionisierte Gas erscheint dem Beobachter aufgrund starker
Ha-Emission (A = 6563 A) rotlich (s. Titelbild). Da IC 10 vergleichsweise nahe bei der Milchstrasse
liegt (Distanz von ca. 0.95 Mpc), erméglichen Teleskopaufnahmen, ihre Sternpopulationen mit sehr
hoher rdumlicher Auflésung zu untersuchen. Dies gilt insbesondere fiir HST-Aufnahmen, die durch
atmosphiérische Storungen (seeing) nicht beeintrichtigt werden, so dass Sterne einzeln aufgeldst
werden konnen.

Wichtig bei der Auswertung und Interpretation unserer Daten war, die Lichtabsorption durch
unsere Milchstrasse zu beriicksichtigen. Da die IC 10 fast in Richtung der galaktischen Scheibe
liegt, ist ihr Licht durch Staub je nach Wellenldnge unterschiedlich stark abgeschwécht. Im visuellen
Spektralbereich (bei ca. 5500 A) betriigt die Galaktische Absorption 2.55 mag, d.h. nur 10%
der Photonen erreichen den Beobachter. Um welche Werte wir die ermittelten Helligkeiten in
den Aufnahmen in verschiedenen Béndern korrigieren mussten, entnahmen wir den Angaben der
NASA Extragalactic Database (NED).

Wir benutzten B- und R-BandAufnahmen mit Belichtungszeiten von jeweils 900 s, um die
Leuchtkraft und die Ausdehnung der Galaxie zu berechnen. Da Galaxien keinen scharfen Rand be-
sitzen, werden ihre Radien bei einer bestimmten Flichenhelligkeit ;4 (mag - arcsec ~2) gemessen. Oft
verwendet man den sog. Holmberg-Radius, der bei einer Flichenhelligkeit von 26.5 mag - arcsec ™2
bestimmt wird. Wir ermittelten hierfiir einen Wert von ca. 800 pc (s. Abb. 14 & 17). Um die Ei-
genschaften von IC 10 moglichst genau analysieren zu kénnen, haben wir zunéchst mit Hilfe des
astronomischen Programmpakets DAOPHOT die zahlreichen galaktischen Vordergrundsterne mo-
delliert und aus den Ausgangsdaten subtrahiert. Die grofle Bedeutung dieser Korrektur wird in
Abb. 16 deutlich, in der dieselbe R-Band-Aufnahme vor und nach der Subtraktion galaktischer
Vordergrundsterne dargestellt wird.

Eine erste Abschidtzung des Alters von Sternpopulationen in IC 10 erhielten wir aus einer
(B—R)-Farbkarte (Abb. 18), aus der wir die mittlere Farbe in den Sternentstehungsregionen (HSB)
und in der leuchtschwachen Peripherie (LSB) ermittelten. Diesen Farben kann man einen charakte-
ristischen Spektraltyp zuordnen, der einer bestimmten Sternmasse entspricht. Da die Lebensdauer
der Sterne niherungsweise proportional zu ihrer Masse™2" ist, kann man bereits aus den gemes-
senen Farben eine erste Aussage iiber das Alter der Sterne treffen. Eine genauere Angabe lésst
sich jedoch erst durch Vergleich mit den Voraussagen von Evolutionssynthesemodellen machen.
Hierfiir haben wir zwei Modelle - GALEV (Galaxy Evolution; Fritze-v. Alvensleben, Gottingen)
und Pfcast (Projet d” Etude des GAlaxies par Synthese Evolutive; Fioc & Rocca-Volmerange,
IAP/Paris) herangezogen. Sie ermdglichen die Berechnung einer Vielzahl von Eigenschaften von
Galaxien (z.B. Farbe, Leuchtkraft) in Abhéngigkeit von dem anfinglichen Massenspektrum und
der chemischen Zusammensetzung der Sterne sowie ihrer Entstehungsart (z.B. kontinuierliche oder
exponentiell abklingende Sternbildungsrate). Aus diesen Modellen leiteten wir ein wahrscheinliches
Alter von ca. 5.5 Gyr fiir die stellare LSB Komponente von IC 10 ab.

Aus den hochaufgeldsten HST-Daten erstellten wir Farb-Helligkeits Diagramme (CMDs) der
Sternpopulation in ausgewihlten Regionen von IC 10. Durch Uberlagerung von theoretischen
Isochronen auf den gemessenen CMDs konnten wir erneut das Entstehungsalter einzelner Stern-
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populationen ermitteln. Diese Analyse ergab ein Alter zwischen weniger als 10 Myr und ca. 40
Myr fiir die Sternbildungsregionen und ein Alter von mindestens 3 Gyr fiir die ausgedehnte LSB
Komponente von IC 10. Dieses Mindestalter fiir Sternpopulationen in der LSB Komponente ist
mit den Ergebnissen, die wir aus dem Vergleich mit den Evolutionssynthesemodellen erhielten,
konsistent.

Durch eine langbelichtete (1500 s) Ha-Aufnahme von IC 10, die mit dem 60 inch Palomar Te-
leskop aufgenommen wurde, konnten wir die Ausdehnung und Morphologie des ionisierten Gases
untersuchen. Tonisierter Wasserstoff findet sich vor allem in der Umgebung von heiflen, masserei-
chen, jungen Sternen, in Regionen mit aktiver Sternbildung. Aus der gemessenen Ha-Leuchtkraft
konnten wir die gegenwiirtige Sternbildungsrate (SFR) von IC 10 zu ca. 7.5:1073 Mg yr—! be-
stimmen. In IC 10 entsteht demnach durchschnittlich alle 130 Jahre ein Stern, die Galaxie ist also
vergleichsweise sehr aktiv.

Aus den Radien von Ha-Shells (s. Abb. 29) haben wir mit Hilfe der Niherungsformel von Mac
Low & McCray (1988, Astrophysical Journal, 324, 776),

L tS 1/5
Ry, = 267 (387> [pc]
MsM

wobei Rgy der Radius eines durch ein Shell eingeschlossene Region in pc ist, msy die mittlere
Dichte des interstellaren Mediums in HI-Atomen per cm?® und t; die Expansionszeit einer Shell in
107 yr ist, die Energieabgabe Lsg von massereichen OB-Sternen und SNe in das ISM in 103® erg-s~!
berechnet. Fiir t7 zwischen 2 und 4 schétzen wir daraus, dass die Energie, die zur Entstehung der
beobachteten Shells nétig ist, durch 50 bis 200 SNe aufzubringen wére.

Quelle: 9], [20]
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Teil V
Anmerkungen

Danksagung an das HST-Archiv aus dem ein Teil der Daten bezogen und in Goéttingen weiter
bearbeitet wurde: Based on observations made with the NASA /ESA Hubble Space Telescope, ob-
tained from the data archive at the Space Telescope Institute. STScl is operated by the association
of Universities for Research in Astronomy, Inc. under the NASA contract NAS 5-26555.

und

Dr. Armando Gil de Paz (Infrared Processing and Analysis Center, California Institute of Techno-
logy und Carnegie Institution, Pasadena, California) fiir die Verfiigungstellung von erdgebundenen
Aufnahmen der Galaxie IC 10 in den Filtern B, R und Ha.

und

Polichronis Papaderos sowie Andreas Depre, die sich sehr zeitintensiv mit diesem Projekt beschéftig-
ten und uns stets durch ihre Motivation und ihr Engagement zur Seite standen.
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