
Friedrich-Schiller-Universität Jena

D I P L O M A R B E I T

Konversion von Farbindizes zu Effektivtemperaturen bei

T-Tauri-Sternen

Angefertigt am

”
Astrophysikalischen Institut und Universitäts-Sternwarte“
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am 13. Dezember 2004





Vorbemerkung

Die Temperatur von T-Tauri-Sternen kann nicht direkt bestimmt werden. Sie wird al-
lerdings benötigt, um mit Enwicklungsmodellen das Alter dieser Sterne abzuschätzen.
Deshalb werden oft Farbindizesa zur Bestimmung der Temperatur von T-Tauri-Sternen
verwendet. In der vorliegenden Arbeit soll untersucht werden, ob die dafür verwende-
ten Konversionsskalen generell für T-Tauri-Sterne geeignet sind und welche Probleme bei
ihrer Anwendung auf T-Tauri-Sterne auftreten.

Im Teil I dieser Arbeit werden die allgemeinen astrophysikalischen Grundlagen kurz
zusammengefasst und T-Tauri-Sterne als Stadium der Entstehung massearmer Sterne
eingeführt. Im Teil II wird allgemein das Vorgehen bei der Konversion von Farbindizes zu
Effektivtemperaturen erläutert und die speziell bei T-Tauri-Sternen auftretenden Proble-
me dargestellt. Im Teil III werden anhand einer großen Stichprobe von T-Tauri-Sternen
die aus dem Farbindex ermittelten Temperaturen mit den Spektraltemperaturen bezie-
hungsweise den Farbtemperaturen verglichen. Im letzten Teil schließlich wird anhand von
T-Tauri-Sternen mit bekannter Masse überprüft, ob die Farbindextemperaturen bei An-
wendung von Modellen der Sternentwicklung die erwarteteten Massen reproduzieren und
bei Doppelsternen Gleichaltrigkeit ergeben. Dieses Vorgehen liefert somit nicht nur einen
Test der Konversionsskalen, sondern auch der Entwicklungmodelle.

aOft wird die Temperatur von T-Tauri-Sternen auch aus den Spektraltypen berechnet. Siehe dazu
[Amm01b].
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Teil I

Grundlagen

Zusammenfassung

In diesem Teil werden die in dieser Arbeit verwendeten astrophysikalischen Grundlagen
zusammengefasst. In Kapitel 1 werden die verwendeten astronomischen Strahlungsgrößen
definiert. In Kapitel 2 werden die Methoden der Temperaturbestimmung vorgestellt, die
für die Erstellung der Farbindex-Temperatur-Skalen (Kapitel 5) verwendet wurden. In
Kapitel 3 schließlich werden die T-Tauri-Sterne als Entwicklungsstadium massearmer
Sterne eingeführt und die Theorie der Sternentstehung kurz zusammengefasst.





1 Astronomische Strahlungsgrößen

1.1 Flüsse und Intensitäten

Die Strahlungsintensität Iλ(ϑ, ϕ) ist diejenige Leistung, die pro Einheitsraumwinkel
und Einheitswellenlänge durch eine senkrecht zur Richtung (ϑ, ϕ) stehende Einheitsfläche
strömt.
Der monochromatische Strahlungsstrom oder -fluss ergibt sich durch die Aufsummie-
rung aller Strahlenbündel Iλ(ϑ, ϕ), die durch das Flächenelement dΩ hindurchtreten:

Fλ =

∮

Iλ(ϑ, ϕ) cos ϑ dΩ . (1.1)

Es ist auch möglich einen (Intergral-)Fluss F∆λ für einen gewissen Wellenlängenbereich
∆λ, einen (Integral-)Fluss FX für einen Filter X und einen bolometrischen (Integral-)Fluss
Fbol für den gesamten Wellenlängenbereich zu definieren:

F∆λ ≡
∫ λ2

λ1

Fλ dλ (1.2)

FX ≡
∫ λ2

λ1

Fλ T (λ) dλ (1.3)

Fbol ≡
∫

∞

0

Fλ dλ (1.4)

Bei diesen Gleichungen wird der Einfluss der Erdatmosphäre und der interstellaren Ex-
tinktion nicht berücksichtigt, wie übrigens im gesamten Kapitel 1. T (λ) gibt das Trans-
missionsprofil des Filters wieder.

Als allgemeine Bezeichnung für einen (Integral-)Fluss wird F verwendet. Der (allgemei-
ne) Fluss F an der Sternenoberfläche wird im Weiteren mit Φ bezeichnet, der auf der
Erde ankommende Fluss mit S.
Zwischen beiden Größen gilt ohne absorbierendes interstellares Medium die Beziehung:

Φ = S
( r

R

)2

= S
4

φ2
(1.5)

mit der Entfernung des Sterns r, dem Sternradius R und dem scheinbarem Winkeldurch-
messer φ. [SE90]

Die Leuchtkraft L eines Sterns ist definiert als

L ≡ AOΦ = 4πR2Φ , (1.6)
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1 Astronomische Strahlungsgrößen

wobei AO die Gesamtoberfläche des Sterns bezeichnet.

1.2 Scheinbare Helligkeiten

Zur Vereinfachung definiert man die einheitenlose Größe scheinbare Helligkeit m:

m ≡ −2,5 log
S

Skalib

. (1.7)

mX = X kann auch als Integralhelligkeit oder X-Band-Helligkeit bezeichnet werden.
Die entsprechenden Flusskalibrationen SX,kalib sind dabei so gewählt, dass für Wega
mX = 0 für die Standardbänder U, B, V, R, I und so weiter.
Sbol,kalib ist so festgelegt, dass mbol = V für sonnenähnliche Sterne. Für andere Spektral-
klassifikationena gilt diese Relation nicht und man muss eine bolometrische Korrektur
B.C. oder B.C.V einführen:

mbol = V + B.C.V . (1.8)

Für andere Filter X gibt es entsprechende Korrekturen B.C.X.

Für Differenzen von Helligkeiten, die mit dem gleichen Filter gemessen wurden, gilt

m1 − m2 = −2,5 log
S1

S2

. (1.9)

Einer Differenz der scheinbaren Helligkeiten von 2,5 entspricht also ein Flussverhältnis
von 10.
Eine Differenz von zwei mit verschiedenen Filtern gemessenen Helligkeiten bezeichnet
man als Farbindex. Diese Farbindizes sind in erster Linie temperaturabhängig und können
deshalb zur Temperaturmessung kalibriert werden (siehe Teil II).

1.3 Absolute Helligkeiten

Mit den Gleichungen (1.5) und (1.7) ergibt sich:

m = −2,5 log S + konst = −2,5 log
ΦR2

r2
+ konst (1.10)

Die scheinbare Helligkeit ist also nicht nur von den Strahlungseigenschaften des Sterns,
sondern auch von seiner Entfernung r abhängig.

aDie eindimensionale Harvard-Klassifikation (z. B. G2, F3) wird in dieser Arbeit als Spektraltyp be-
zeichnet, die zweidimensionale MK-Klassifikation (z. B. G2V, F3III) hingegen als Spektralklassifi-

kation.
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1.4 Oberflächenhelligkeit

Als entfernungsunabhängige absolute Helligkeit definiert man die scheinbare Helligkeit,
die der Stern in einer Entfernung von 10 Parsec (Abk.: pc) hätte. Mit (1.9) gilt also

m − M = −2,5 log
ΦR2

r[pc]2
+ 2,5 log

ΦR2

102

= −2,5 log
102

r[pc]2
= −5 + 5 log r[pc] . (1.11)

m − M wird auch als Entfernungsmodul bezeichnet.

1.4 Oberflächenhelligkeit

Gleichung (1.10) lässt sich auch folgendermaßen schreiben:

m = −2,5 log
ΦR2

r2
+ konst = −2,5 log Φ − 2,5 log

φ2

4
+ konst

= −2,5 log Φ − 5 log φ + 5 log 2 + konst

= s − 5 log φ (1.12)

s ≡ m + 5 log (φ [10−3 ′′]) = −2,5 log Φ + konst′ bezeichnet man als Oberflächenhellig-

keit. konst′ ist dabei so festgelegt, dass s = m bei einem Winkeldurchmesser φ von einer
Millibogensekunde. [Ben98]
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2 Bestimmen von Effektivtemperaturen

2.1 Temperaturdefinitionen

Der bolometrische Fluss an der Sternenoberfläche Φbol definiert über das Stefan-Boltz-
mann-Gesetz die Effektivtemperatur.

Φbol = σT 4
eff bzw. Lbol = AO σT 4

eff = 4πR2 σT 4
eff (2.1)

Man kann also die Effektivtemperatur direkt bestimmen, wenn der Sternradius R und
die bolometrische Leuchtkraft Lbol direkt messbar sind. Dies ist jedoch nur für wenige
Sterne der Fall und so muss man auf semi-direkte und indirekte Verfahren ausweichen,
die im folgenden Abschnitt beschrieben werden.

Als Farbtemperatur TP eines bestimmten Wellenlängenintervalls ∆λ definiert man
die Temperatur, bei der die Plancksche Strahlungsformel den Verlauf des Spektrums in-
nerhalb dieses Intervalls möglichst gut wiedergibt.

Als Strahlungstemperatur TS im Wellenlängenintervall ∆λ definiert man die Tem-
peratur, die mit der Planckschen Strahlungsformel den insgesamt in diesem Wellenlängen-
bereich gemessenen Fluss eines Spektrums ergibt. [SE90]

Zu beachten ist aber, dass ein Stern verschiedene TS und TP haben kann, je nachdem
in welchem Wellenlängenbereich diese Temperaturen bestimmt wurden. Meistens ver-
wendet man den Bereich der (B-,) V-, R- und I-Filter, weil dieser Bereich am wenigsten
durch Exzesse oder Absorptionsbanden beeinflusst ist und somit einer Planck-Kurve am
nächsten kommt (siehe dazu aber auch Kapitel 7.2).
Die Effektivtemperatur Teff allerdings ist eindeutig, weil sie über die bolometrische Leucht-
kraft definiert ist.

2.2 Semidirekte Methoden der Effektivtemperaturbestimmung

Bei semidirekten Methoden wird versucht, die unbekannten Größen bolometrische Leucht-
kraft und / oder Radius durch leichter messbare oder theoretisch berechenbare Größen zu
ersetzen.

2.2.1 Infrarotflussmethode - IRFM

Man bestimmt zuerst das Verhältnis Rbeob. aus den beobachteten Größen bolometrischer
Fluss Fbol und Fluss in einem Infrarotband FIR:

Rbeob. =
Fbol

FIR
. (2.2)
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2 Bestimmen von Effektivtemperaturen

Da der bolometrische Fluss nur schwer direkt messbar ist, misst man den Fluss in
möglichst vielen Bändern und ergänzt die fehlenden Wellenlängenbereiche mit Hilfe von
Atmosphärenmodellen.

Für den bolometrischen Fluss an der Sternoberfläche gilt Φbol = σT 4
eff . Mit Atmosphären-

modellen lässt sich ΦIR = ΦIR(∆λIR, Teff , [Fe/H]a, log gb) berechnen. Insgesamt gilt also:

Rbeob. =
Φbol

ΦIR
=

σT 4
eff

ΦIR(∆λIR, Teff , [Fe/H], log g)
= Rtheor.(∆λIR, Teff , [Fe/H], log g) . (2.3)

Damit lässt sich bei bekanntem [Fe/H] und log g die Effektivtemperatur bestimmen, für
weitere Details siehe beispielsweise [AAMR99b].

2.2.2 Oberflächenhelligkeits-Methode

Aus der Definition der Effektivtemperatur (2.1) ergibt sich mit der Definition von Ober-
flächenfluss (1.5) und Oberflächenhelligkeit (1.12), dem Entfernungsmodul (1.11) sowie
der bolometrischen Korrektur (1.8) nach einigen Umstellungen folgende Beziehung:

log Teff = 4,224 − 0,1(V + 5 log φ[10−3 ′′]) − 0,1B.C.

= 4,224 − 0,1sV − 0,1B.C. (2.4)

Hat man für eine große Anzahl Sterne sowohl die Oberflächenhelligkeit sV als auch min-
destens einen Farbindex X − Y gemessen, so kann man für einen anderen Stern aus
X − Y die Oberflächenhelligkeit sV bestimmen. Die bolometrische Korrektur erhält man
entweder aus Beobachtungen ähnlicher Sterne oder aus Atmosphärenmodellen.

2.3 Indirekte Methoden der Effektivtemperaturbestimmung

Stellt man durch Beobachtung einer großen Anzahl Sterne fest, dass ein eindeutiger Zu-
sammenhang zwischen einer relativ leicht messbaren Größe (z. B. Spektralklassifikation
oder Farbindizes) und der Effektivtemperatur Teff besteht, so kann man Konversions-
skalen zur Berechnung der Effektivtemperatur aus dieser Größe erstellen. Die in dieser
Arbeit verwendeten Konversionsskalen für Farbindizes werden in Kapitel 5 diskutiert.

a[Fe/H] ist ein Maß für den Metallgehalt oder die Metallizität eines Sterns, also im astronomischen
Sprachgebrauch für seinen Anteil an schwereren Elementen als Helium.

[Fe/H] ≡ log

(

Fe

H

)

?

− log

(

Fe

H

)

�

Ein Stern, der – bezogen auf seinen Wasserstoffgehalt – 100-mal mehr Eisen als die Sonne aufweist,
hat also eine Metallizität [Fe/H] = +2.
Als Maß für die Metallizität wird weiterhin die Größe [M/H] verwendet, die sich auf alle Metalle
bezieht.

bDie Schwerebeschleunigung g an der Oberfläche eines Sterns wird zumeist logarithmisch angegeben
(log g ≡ log

(

g
[

cm · s−2
])

.
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3 T-Tauri-Sterne als Stadium der Entstehung

massearmer Sterne

3.1 Entstehung massearmer Sterne

Gas oder Plasma befindet sich im hydrostatischen Gleichgewicht, wenn seine Gravita-
tionskraft genau kompensiert wird durch die vom Gas- und Strahlungsdruck ausgeübte
Kraft. Ein solcher Zustand wird für den Kern einer kollabierenden Wolke erst erreicht,
wenn dieser optisch dicht und genügend heiß ist. Erst ab diesem Zeitpunkt können klas-
sische hydrostatische Modelle, die in dieser Arbeit verwendet werden, die weitere Ent-
wicklung eines solchen Wolkenkerns beschreiben.

Zusätzlich zu dem Zentralobjekt hat sich durch den ursprünglichen Drehimpuls der
Wolke eine Staubscheibe herausgebildet, aus der weiterhin Material auf den Stern fällt.
Diese Akkretion heizt das Zentralobjekt weiter auf. Ab dem Zeitpunkt an, zu dem es im
Infraroten sichtbar wird, bezeichnet man es als Protostern; ab dem Zeitpunkt der Sicht-
barkeit im Optischen je nach Spektraltyp als Herbig-Ae/Be oder T-Tauri-Stern.

Der (Proto-)Stern ist vollkonvektiv und kontrahiert nahezu isotherm. Seine Leucht-
kraft nimmt also nach (2.1) ab. Die Opazität (

”
Undurchsichtigkeit“) des Plasmas nimmt

mit steigender Temperatur ab, so dass schließlich der Wärmetransport durch Strahlung
statt durch Konvektion erfolgt. Das Innere des Sterns befindet sich dann also im Strah-
lungsgleichgewicht und seine Leuchtkraft ist im Wesentlichen nur noch von der Masse
abhängig. Wenn die Kerntemperatur zum Zünden des stabilen Wasserstoffbrennens aus-
reicht, hat der Stern die Alter-Null-Hauptreihe (ZAMS) erreicht.

Dies sind die Grundzüge der allgemein akzeptierten qualitativen Theorie der Sternent-
wicklung. Detailliertere Darstellungen sind z. B. in [SE90] oder [SAL87] zu finden.

Modellrechnungen erlauben es, diese Aussagen in ein Hertzsprung-Russell-Diagramm
(kurz HRD) zu übertragen, welches die Gesamtleuchtkraft L über der Effektivtempe-
ratur Teff darstellt (siehe Abbildung 3.1). Statt der Leuchtkraft kann man auch leichter
bestimmbare Leuchtkraftindikatoren (wie z. B. MV) verwenden; für die Effektivtempera-
tur entsprechend beispielsweise Spektralklassifikation oder Farbindizes. Aus historischen
Gründen nehmen die Temperaturen nach rechts ab.

Es ergeben sich also Entwicklungslinien eines Sterns bestimmter Masse. Der konvektive
Abschnitt verläuft im HRD dann fast senkrecht und links von der sogenannten Hayashi-
Linie der entsprechenden Masse, weil diese eine Minimaltemperatur für vollkonvektive
Sterne festlegt. Der radiative Abschnitt hingegen verläuft fast waagerecht. Außer den
Entwicklungslinien lassen sich auch Isochronen berechnen, die Sterne gleichen Alters ver-
binden.
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3 T-Tauri-Sterne als Stadium der Entstehung massearmer Sterne
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2.0 M

ZAMS

radiative 
track

convective
track

0.3 M

1.0 M
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→

→

Abbildung 3.1: Ein Beispiel für theoretisch berechnete Entwicklungslinien und Isochro-
nen (in diesem Fall von [DM94]). Weiterhin sind die

”
birthline“ und die Alter-Null-

Hauptreihe (ZAMS) eingetragen. Auf der Ersteren befinden sich die Sterne, die gerade
im Optischen sichtbar werden.
Für eine Masse sind der konvektive Abschnitt (

”
convective track“) und der radiati-

ve Abschnitt (
”
radiative track“) gekennzeichnet und das hydrostatische Modell von

[DM94] durch hydrodynamische Rechnungen ergänzt (Pfeile).
Quelle: [Neu98]

Die quantitativen Theorien verschiedener Autoren unterscheiden sich allerdings oft
deutlich. Dies liegt unter anderem an den verschiedenen Zustandsgleichungen, Opazitäten,
Atmosphärenmodellen und Konvektionstheorien, die verwendet wurden; aber vielleicht
auch an unterschiedlichen Rechenmethoden.

Die Opazitäten beschreiben die Undurchsichtigkeit, die durch Absorptionslinien und -
banden verursacht wird und den Strahlungstransport bestimmt. Bei den Atmosphärenmo-
dellen wird unterschieden in graue und nichtgraue Modelle. Graue Atmosphärenmodelle
verwenden frequenzunabhängige Opazitäten, nichtgraue entsprechend frequenzabhängi-
ge.

Eine häufig verwendete Konvektionstheorie ist die Mischungswegtheorie oder
”
mixing

length theory“ (MLT) mit dem Mischungswegparameter

α =
λ

HP
. (3.1)
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3.2 In dieser Arbeit verwendete Entwicklungsmodelle

HP ist dabei die Druckskalenhöhe, bei welcher der ursprüngliche Druck auf e−1 abgefallen
ist. Die Mischungsweglänge λ ist die Strecke, nach der sich eine aufsteigende Konvekti-
onszelle in der Umgebung auflöst und somit ihre Identität verliert. Bei der FST-Theorie
(
”
full spectrum of turbulence“) gibt es für eine Konvektionszelle keine charakteristische

Mischungsweglänge.

3.2 In dieser Arbeit verwendete Entwicklungsmodelle

In Teil IV dieser Arbeit werden die Entwicklungsmodelle von Baraffe et al. (1998) [BCAH98],
D’Antona & Mazzitelli (1994) [DM94], D’Antona & Mazzitelli (1997) [DM97], Palla &
Stahler (1999) [PS99] und Siess et al. (2000) [SDF00] sowie die sogenannten Y2-Modelle
von [YKD03] anhand der Farbindextemperaturen von V1642 Ori getestet. In Tabelle 3.1
sind die verwendeten Zustandsgleichungen, Opazitäten, Atmospärenmodelle und die ver-
wendete Konvektionstheorie zusammengestellt.

Alle Arbeiten außer [PS99] berechnen Modelle für verschiedene Parametersätze, die im
Folgenden angegeben sind.

Baraffe et al. (1998) [BCAH98]

In Baraffe et al. (1998) wurden Modelle für folgende Parametersätze berechnet:

a) Y = 0,275; [M/H] = 0,0; α = 1,0

b) Y = 0,275; [M/H] = 0,0; α = 1,5

c) Y = 0,282; [M/H] = 0,0; α = 1,9

d) Y = 0,25; [M/H] = -0,5; α = 1,0

Y ist dabei der ursprüngliche relative Heliumgehalt des Sterns.

D’Antona & Mazzitelli (1994) [DM94]

In D’Antona & Mazzitelli (1994) wurden Modelle für folgende Parametersätze berechnet:

a) MLT und Opazitäten für T ≤ 10000 K aus Alexander (1993, private Mitteilung)

b) MLT und Opazitäten für T ≤ 6000 K aus Kurucz (1991) [Kur91] und für 6000 K ≤
T ≤ 10000 K aus Rogers & Iglesisas (1992) [RI92a] – in dieser Arbeit nicht verwen-
det

c) FST und Opazitäten für T ≤ 10000 K aus Alexander (1993, private Mitteilung)

d) FST und Opazitäten für T ≤ 6000 K aus Kurucz (1991) [Kur91] und für 6000 K ≤
T ≤ 10000 K aus Rogers & Iglesisas (1992) [RI92a] – in dieser Arbeit nicht verwen-
det
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Tabelle 3.1: Wesentliche Charakteristika der verwendeten Modelle

Zustandsgleichung Opazitäten Atmosphäre Konvektionstheorie

[BCAH98] [SCH95] [IR96] nichtgrau MLTa

[HAB99] (α = 1,0; 1,5; 1,9)
[DM94] [MDH88], [MM79] Alexander (1993)b, [Kur91] grau MLT (α = 1,2; 1,5) /

[RI92a], [HMMA77] [HVB65] FSTc [CM91]
[DM97] [MDH88], [RSI96] [AF94], [RI92a], [RI92b], grau FST [CGM96]

[IRW92], [IR93] (wie [DM94])
[PS99] [EFF73], [PTEH95] [AF94], [IR96] ? MLT (α = 1,5)

[SDF00] [SDF00] [IR96], Extrapolation, [Eri94], [Ple92], MLT (α = 1,605)

”
Leitfähigkeitsopazitäten“d [Kur91]

[YKD03] [RSI96] [RI95],[IR96],[AF94] ? MLT (α = 1,7431)

amixing length theory
bprivate Mitteilung
cfull spectrum of turbulence
dverursacht durch Elektronen und Plasma
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3.3 Definition und Eigenschaften von T-Tauri-Sternen

D’Antona & Mazzitelli (1997) [DM97]

In D’Antona & Mazzitelli (1997) wurden Modelle für Z = 0,02 und XD = 1 · 10−5,
XD = 2 · 10−5 und XD = 4 · 10−5 sowie für Z = 0,01 und Z = 0,03 berechnet. Z ist dabei
der relative Metallgehalt des Sterns und XD der relative Deuteriumgehalt. Öffentlich
zugänglich sind allerdings nur folgende Modelle, die dann auch in dieser Arbeit verwendet
werden:

a) Y = 0,26; Z = 0,01; XD = 2 · 10−5

b) Y = 0,26; Z = 0,01; XD = 4 · 10−5

c) Y = 0,28; Z = 0,02; XD = 1 · 10−5

d) Y = 0,28; Z = 0,02; XD = 2 · 10−5

e) Y = 0,28; Z = 0,02; XD = 4 · 10−5

Siess et al. (2000) [SDF00]

In Siess et al. (2000) wurden Modelle für folgende Parametersätze berechnet:

a) Z = 0,010; X = 0,734; Y = 0,256

b) Z = 0,020; X = 0,703; Y = 0,277

c) Z = 0,020; X = 0,703; Y = 0,277 und
”
convective overshooting“a

d) Z = 0,030; X = 0,673; Y = 0,297

e) Z = 0,040; X = 0,642; Y = 0,318

mit dem relativen Metallgehalt Z, dem relativen Wasserstoffgehalt X und dem relativen
Heliumgehalt Y .

Y2 [YKD03]

Es wurden Modelle für Z = 0,00001, Z = 0,0001, Z = 0,0004, Z = 0,001, Z = 0,004,
Z = 0,007, Z = 0,01, Z = 0,02, Z = 0,04, Z = 0,06 und Z = 0,08 berechnet. In
dieser Arbeit werden allerdings nur die Modelle für Z ≥ 0,01 berücksichtigt.

”
Convective

overshooting“a wurde in diesen Modellen berücksichtigt.

3.3 Definition und Eigenschaften von T-Tauri-Sternen

Ursprünglich waren TTS spektroskopisch definiert als unregelmäßig veränderliche Sterne
mit Spektraltyp Fe bis Me. Das

”
e“ steht dabei für das Auftreten von Emissionslinien, in

diesem Fall der Hα-Linie und bestimmter Ca II und Fe I - Linien. Spektroskopische Unter-
klassen sind die T-Tauri-, RW-Aurigae-, T-Orionis und YY-Orionis-Veränderlichen.[SE90]

a

”
Convective overshooting“ bedeutet, dass eine Konvektionszelle über den Rand der eigentlichen Kon-
vektionszone hinausschießt.
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3 T-Tauri-Sterne als Stadium der Entstehung massearmer Sterne

Auf das geringe Alter von T-Tauri-Sternen wurde erst später aus ihrer Verbindung mit
Assoziationen von O- und B-Sternen geschlossen, da OB-Sterne nur eine kurze Lebens-
dauer haben. Auf das geringe Alter und den Vorhauptreihenstatus lässt sich weiterhin
durch Eintrag ins Hertzsprung-Russell-Diagramm (siehe Abbildung 3.1) schließen. Auch
Absorptionslinien von Lithium, die oft im Spektrum von T-Tauri-Sternen gefunden wer-
den, deuten auf ein eher geringes Alter hin, denn Lithium wird durch Kernreaktionen
zerstört.

TTS sind also im Optischen sichtbare Vorhauptreihenobjekte, die noch kein stabiles
Wasserstoffbrennen aufweisen und deshalb ihre Energie vor allem durch Kontraktion ge-
winnen.

Ein Zwischenstadium zwischen Protosternen (nur im Infraroten sichtbar) und T-Tauri-
Sternen stellen sogenannte eingebettete stellare Objekte dar (Abk.: eYSO für

”
embedded

young stellar object“). Sie senden mehr als 80% ihrer gesamten Strahlungsleistung in
dem von IRAS beobachteten Wellenlängenbereich von 7 bis 135 µm aus [KCH93]. Sie
leuchten also vor allem, aber nicht zwangsläufig ausschließlich, im Infraroten.

Variabilität von T-Tauri-Sternen

TTS sind oft noch von einer Akkretionsscheibe umgeben, was sowohl einen Infrarot- als
auch einen Ultraviolett-Exzess bedingt. Der Infrarotexzess entsteht durch die im Ver-
gleich zum Stern kühlere Scheibe. Der Ultraviolett-Exzess ist im Wesentlichen bedingt
durch das akkretierte Material, das auf der Sternoberfläche abrupt gebremst wird und
so heiße Flecken bildet. Diese heißen Flecken sind auch die Ursache für die auftretenden
Emissionslinien.

Wenn sich die Scheibe allmählich auflöst, nimmt auch die Akkretionsrate und damit
die Stärke der Hα-Emissionslinie ab. Bei einer Äquivalentbreite von mehr als 10 Å spricht
man von klassischen T-Tauri-Sternen (cTTS), bei einer kleineren Äquivalentbreite von
emissionslinienschwachen oder

”
weakline“ TTS (wTTS). TTS, die überhaupt keine Schei-

be mehr aufweisen, werden auch als unverhüllte oder
”
naked“ TTS bezeichnet (Abk.:

nTTS).
Da die Akkretion räumlich und zeitlich unregelmäßig abläuft, führt sie zu heißen

Flecken auf der Sternoberfläche, die in der Regel kürzer als eine Rotationsperiode exi-
stieren. Diese Flecken sind nach [HHGW94] die Hauptursache der Variabilität von cTTS
und können Helligkeitsunterschiede von bis zu 2,6 Magnituden im V-Band und bis zu 1,6
Magnituden im I-Band bewirken.

Die Variabilität von wTTS wird vor allem durch kühle Flecken verursacht, die aus der
Wechselbeziehung von magnetischer Aktivität und differenzieller Rotation entstehen. Die
rotationsbedingt wechselnde Sichtbarkeit der Flecken bewirkt jedoch nur relativ geringe
Helligkeitsunterschiede von maximal 0,8 Magnituden im V-Band und 0,5 Magnituden im
I-Band [HHGW94].
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Teil II

Konversion von Farbindizes in
Effektivtemperaturen

Zusammenfassung

In Kapitel 4 werden das prinzipielle Vorgehen bei der Konversion von Farbindizes zu
Effektivtemperaturen kurz vorgestellt, die einzelnen Schritte im Detail erläutert und die
Probleme erörtert, die speziell bei der Anwendung auf T-Tauri-Sterne auftreten. Außer-
dem wird dargestellt, wie in dieser Arbeit mit den auftretenden Problemen umgegangen
wird. Im Kapitel 5 werden dann die Skalen diskutiert, die in dieser Arbeit zur Konversion
von Eigenfarben in Effektivtemperaturen verwendet werden.





4 Prinzipielles Vorgehen

Das prinzipielle Vorgehen bei der Konversion von Farbindizes zu Effektivtemperaturen
ist in Abbildung 4.1 dargestellt.

Abbildung 4.1: Prinzipielles Vorgehen

4.1 Fehler der gemessenen Farbindizes

Der typische Messfehler für einen Farbindex liegt bei etwa 0,02 Magnituden. Die Un-
terschiede zwischen verschiedenen Messungen des gleichen Farbindex sind im Einzelfall
jedoch weit größer als der Messfehler. Mögliche Ursachen dafür sind nicht aufgelöste
Begleiter und die intrinsische Variabilität des beobachteten Sterns, aber auch die Ver-
wendung unterschiedlicher Filtersysteme.

T-Tauri-Sterne, insbesondere cTTS, haben meist eine höhere Variabilität als Hauptrei-
hensterne. Für den klassischen TTS DR Tau, der nach [HHGW94] die höchste Variabilität
in V aufweist, wurden für (B − V )J Werte zwischen -0,76 und 1,11 Magnituden angege-
ben, was in etwa dem Unterschied zwischen einem O-Stern und einem K-Stern entspricht.
Für V410 Tau, welcher nach [HHGW94] der wTTS mit der höchsten Variabilität in V
ist, wurden für (B − V )J Werte zwischen 0,87 und 1,35 Magnituden angegeben, was in
etwa dem Unterschied zwischen einem frühen und einem späten K-Stern entspricht.
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4 Prinzipielles Vorgehen

Der Fehler der Farbindizes wird in dieser Arbeit mit 0,02 Magnituden angenommen,
die oft unbekannte Variabilität wird also in der Fehlerrechnung nicht berücksichtigt.

4.2 Umrechnung der beobachteten Helligkeiten in ein

Standardsystem

Filter sind nie exakt gleich herstellbar. Demzufolge muss jede beobachtete Leuchtkraft
und jeder beobachtete Farbindex von dem Filtersystem des verwendeten Instruments in
ein Standardfiltersystem umgerechnet werden. Für diese Kalibration werden mit dem In-
strumentensystem die Helligkeiten /Farbindizes von Standardsternen gemessen, für die
entsprechende Vergleichsmessungen im Standardsystem vorliegen. Damit lässt sich eine
Umrechnungsformel (meist Polynom 1. Ordnung) zwischen beiden Filtersystemen bestim-
men.

Als Standardsysteme haben sich Instrumentensysteme durchgesetzt, mit denen viele
Sterne photometrisch untersucht wurden. Für Schmalbandhelligkeiten und UBV-Breit-
bandhelligkeiten hat sich jeweils ein Standardsystem durchgesetzt (Strömgren ubvyβ
bzw. Johnson /Arizona UBV). Hingegen gibt es für RIJHKL verschiedene oft verwen-
dete Standardsysteme. Die in dieser Arbeit verwendeten Skalen beziehen sich für diese
Breitbandhelligkeiten (soweit in der Originalarbeit angegeben) auf folgende Filtersysteme:
Johnson /Arizona RIJHKL’L”M, Glass / SAAO JHKL, CIT/CTIO JHKL, TCS JHKL
und Cousins RI. In der Arbeit [BB88] wird weiterhin ein

”
Johnson-Glass-Filtersystem“

als Mittelung zwischen Johnson-, Glass- und anderen Filtersystemen definiert.
Bei den für Vergleichszwecke verwendeten Beobachtungsdaten wurden zusätzlich fol-

gende Filtersysteme verwendet:
”
Kron“ I, POSS II RI sowie zahlreiche Instrumentensy-

steme (insbesondere für die Infrarotleuchtkräfte, aber auch z. B. Harris UBV). Das in der
Arbeit [HSKJ91] verwendete

”
Kron-Filtersystem“ gibt es jedoch nicht, sondern nur ein

”
Kron-Smith-Filtersystem“ für RI und ein

”
Kron-Mayall-Filtersystem“ für I [MM00]. Die

R- und I- Magnituden der beobachteten Sterne wurden meist mit Cousins-Filtern gemes-
sen (vermutlich wegen der höheren Transmittivität dieser Filter); die Konversionsskalen
sind hingegen häufig nur für das Johnson-Filtersystem gegeben.

In dieser Arbeit wird versucht, gleiche Bänder (UBVRI...) verschiedener Filtersysteme
durch verschiedene Indizes zu kennzeichnen, und zwar wie folgt: Johnson mit

”
J“, Glass /

SAAO mit
”
G“, CIT /CTIO mit

”
CIT“, Cousins mit

”
C“, POSS II mit

”
P“, Kron mit

”
K“, Kron-Smith mit

”
KS“, Kron-Mayall mit

”
KM“, TCS mit

”
TCS“ und Johnson-Glass

mit
”
JG“. Nicht bekannte Filtersysteme werden mit

”
?“ gekennzeichnet.

4.2.1 Größen zur Charakterisierung von Filtern

Mit den folgenden Größen lassen sich Filter charakterisieren und vergleichen.

Die Gesamttransmission T eines Filters X berechnet sich mit T =
∫

T (λ) dλ, wo-
bei T (λ) das Transmissionsprofil des Filters wiedergibt.
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4.2 Umrechnung der beobachteten Helligkeiten in ein Standardsystem

Die Spitzenwellenlänge λpeak ist diejenige Wellenlänge, bei der die maximale Trans-
mission Tpeak des Filters erreicht wird.
Mit λgauss wird die Spitzenwellenlänge einer an das Filterprofil angepassten Gauß’schen
Glockenkurve mit gleicher Gesamttransmission T bezeichnet.
Die Zentralwellenlänge λc ist der Mittelwert zwischen der minimalen und der maxima-
len Wellenlänge, bei der eine Transmission von 50% der maximalen Transmission Tpeak

erreicht wird.
Die mittlere Wellenlänge λ0 wird wie folgt berechnet:

λ0 =

∫

λ T (λ) dλ

T (λ) dλ
=

∫

λ T (λ) dλ

T
. (4.1)

Bei der Berechnung der Effektivwellenlänge λeff wird zusätzlich das Spektrum S(λ)
des beleuchtenden Sterns berücksichtigt:

λeff =

∫

λ S(λ) T (λ) dλ

S(λ) T (λ) dλ
. (4.2)

Die Bandbreite WHM (engl:
”
width at half maximum“) bezeichnet den Abstand zwi-

schen der minimalen und der maximalen Wellenlänge, bei der eine Transmission von 50%
der maximalen Transmission Tpeak erreicht wird.
Mit FWHM (engl:

”
full width at half maximum“) wird die Bandbreite einer an das Filter-

profil angepassten Gauß’schen Glockenkurve mit gleicher Gesamttransmission bezeichnet.
Die Äquivalentbreite W0 ist die Breite eines Rechtecks mit gleicher Gesamttransmission
T und gleicher Maximaltransmission Tpeak.

W0 =
T

Tpeak
(4.3)

Diese Definitionen stammen aus [FM03], dem zweiten Teil der
”
Asiago Database on Pho-

tometric Systems“ (ADPS), in der aus den Transmissionsprofilen von etwa 200 Filtersy-
stemen unter anderem die jeweiligen Wellenlängen und Bandbreiten berechnet wurden. In
[MM00], dem ersten Teil dieser Datenbank, sind die Transmissionsprofile, Wellenlängen
und Flusskalibrationen zusammengefasst, die von den jeweiligen Originalautoren angege-
ben wurden.

4.2.2 Charakterisierung der in dieser Arbeit verwendeten Filtersysteme

In Tabelle 4.1 sind die Angaben der
”
Asiago Database on Photometric Systems“ (ADPS)

für λc, λ0, WHM und FWHM für die in dieser Arbeit verwendeten Filtersysteme zusam-
mengestellt.

Auffällig sind die zum Teil deutlichen Unterschiede zwischen den gleichen Bändern un-
terschiedlicher Filtersysteme. Sie können zu deutlich unterschiedlichen Farbindizes des
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4 Prinzipielles Vorgehen

gleichen Sterns (also scheinbarer Variabilität) oder zu deutlich unterschiedlichen Tem-
peraturen für den gleichen Farbindex führen. So entspricht beispielsweise nach [KH95],
Tabelle A5, (V − R)C = 0,50 einem G0V-Stern mit Teff = 6030K und (V − R)J = 0,50
einem K1V-Stern mit Teff = 5080K.

Bemerkenswert sind weiterhin die Unterschiede zwischen den Originalangaben in Teil
I und den berechneten Werten in Teil II.

Tabelle 4.1: Einige charakteristische Größen der in dieser Arbeit verwendeten Filtersy-
steme, sortiert nach den λ0 aus Teil II der ADPS [FM03].
Zur Bedeutung der Indizes siehe Abschnitt 4.2.

Filter ADPS, λc [µm] λ0 [µm] WHM [µm] FWHM [µm]
Teil ...

UJ I – 0,36 0,04 –
II 0,3518 0,3531 0,0684 0,0619

BJ I – 0,44 0,10 –
II 0,4407 0,4442 0,0927 0,0891

VJ I – 0,55 0,08 –
II 0,5479 0,5537 0,0875 0,0818

RC I 0,6470 0,6700 0,1515 –
II 0,6472 0,6469 0,1518 0,1297

RP I 0,6720 – 0,0770 –
II 0,6580 0,6585 0,0796 0,729

RJ I – 0,70 0,21 –
II 0,6846 0,6938 0,2090 0,1943

IC I 0,7865 0,8100 0,1090 –
II 0,7869 0,7886 0,1095 0,0950

IKM II 0,7874 0,8060 0,2042 0,1982
IP I 0,8660 – 0,1760 –

II 0,8396 0,8374 0,1744 0,1605
IKS I 0,8275 – 0,1540 –

II 0,8276 0,8401 0,1540 0,1506
IJ I – 0,90 0,22 –

II 0,8640 0,8780 0,2194 0,2176

JG I 1,229 – 0,286 –
II 1,23 1,24 0,28 0,26

JJG II 1,24 1,24 0,21 0,19
JJ I – 1,25 0,3 –

II 1,25 1,25 0,37 0,30

HJ I – 1,62 0,2 –

... Fortsetzung auf nächster Seite ...
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4.3 Korrektur der interstellaren Extinktion

Tabelle 4.1: (Fortsetzung)

Filter ADPS, λc [µm] λ0 [µm] WHM [µm] FWHM [µm]
Teil ...

HG I 1,657 – 0,323 –
II 1,65 1,64 0,31 0,28

HJG II 1,65 1,65 0,30 0,27

KJ I – 2,2 0,6 –
II 2,20 2,19 0,59 0,54

KJG II 2,21 2,21 0,40 0,34
KG I 2,227 – 0,380 –

II 2,23 2,22 0,38 0,35

LG I 3,442 – 0,613 –
II 3,46 3,45 0,57 0,52

LJG II 3,48 3,48 0,51 0,43
LJ I – 3,4 0,9 –
L’J II 3,57 3,54 1,00 0,82
L”J II 3,41 3,44 0,70 0,66

MJG II 4,73 4,73 0,45 0,33
MJ I – 5,0 1,1 –

II 5,00 5,03 1,19 1,06
MG I 5,076 – 0,531 –

II 5,08 5,07 0,53 0,46

4.3 Korrektur der interstellaren Extinktion

Bislang wurde eine gemessene Helligkeit m nur als abhängig von der absoluten Helligkeit
M und der Entfernung r betrachtet. Der interstellare Staub bewirkt allerdings eine wel-
lenlängenabhängige Extinktion. Ein Farbindex X−Y muss also noch in eine extinktions-
korrigierte Eigenfarbe (X − Y )0 umgerechnet werden.
Es gilt:

X0 = X − AX , (4.4)

wobei X0 die extinktions-korrigierte scheinbare Helligkeit, X die unkorrigierte scheinbare
Helligkeit und AX oder A(X) der Extinktionskoeffizient für den Filter X ist.

In der Literatur werden allerdings in der Regel nur die A(V) angegeben. Die A(X) be-
rechnet man dann mit

A(X) =

(

A(X)

A(V)

)

·A(V) (4.5)

Die relativen Extinktionen A(X)
A(V)

kann man dann aus einer großen Stichprobe von Sternen

mit bekannten A(X) und A(V) berechnen (siehe z. B. [CCM89]). Oder man verwendet
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4 Prinzipielles Vorgehen

die allgemeine A(λ)
A(V)

(RV )-Beziehung (siehe Abbildung 4.2).

RV ≡ A(V)

EB−V
=

A(V)

A(B) − A(V)
(4.6)

ist der
”
Rötungsparameter“ und liegt im Intervall 2,1 . RV . 5,8, wobei RV w 3,1 dem

durchschnittlichen interstellaren Medium entspricht und RV w 5,8 nur in sehr dichten
Wolken erreicht wird. EB−V ist der Extinktionskoeffizient für den Farbindex B − V .

Abbildung 4.2: Allgemeiner Verlauf der A(λ)
A(V)

für verschiedene Rötungsparameter RV

Quelle: [FM03]

Die in dieser Arbeit verwendeten A(X)
A(V)

entsprechen den A(λ0)
A(V)

für RV = 3,1, die in [FM03]
aus der in Abbildung 4.2 angegebenen Beziehung und den λ0 der entsprechenden Filter
berechnet wurden. Die Verwendung von RV = 3,1 ist gerechtfertigt, weil beispielsweise
auch in der Taurus-Dunkel-Wolke, die viele TTS enthält, RV ≈ 3,1 gilt [AG99].

Bemerkenswert ist, dass für verschiedene Realisierungen des VJ-Filters gilt A(VJ)
A(V)

=

0,92...1,03 6= 1 ([FM03], Tabelle 2).

Die A(V) werden bestimmt durch den Vergleich der Farbindizes mit den erwarteten Ei-
genfarben der entsprechenden Spektralklassifikation oder aus Zwei-Farben-Diagrammen
für bestimmte Leuchtkraftklassen. Die Eigenfarben und Zwei-Farben-Diagramme werden
entweder mit Atmosphärenmodellen oder aus Beobachtungen von nahen, also von der
Extinktion nur wenig beeinflussten Sternen bestimmt. Da die sonnennahen Sterne ihr
Vorhauptreihenstadium schon hinter sich haben und bei diesen Methoden die Variabi-
lität und die Exzesse der T-Tauri-Sterne nicht berücksichtigt werden, sind die A(V) für
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4.4 Umgang mit unterschiedlichen Filtersystemen

TTS entsprechend fehlerbehaftet. [HSS94] beispielsweise geben für ihre A(V) von TTS
einen Fehler von 30% an, der durch den Vergleich mit den A(V) aus anderen Arbeiten
berechnet wurde. In meiner Arbeit werden die Fehler der A(V) allerdings nicht in die
Fehlerrechnung der Farbindizes mit einbezogen.

4.4 Umgang mit unterschiedlichen Filtersystemen

Die Skalen für die Konversion von Eigenfarben in Effektivtemperaturen sind streng ge-
nommen immer nur für ein bestimmtes Filtersystem gültig. Idealerweise sollten diese
Konversionsskalen nur auf Eigenfarben im gleichen Filtersystem angewendet werden. Ei-
genfarben in anderen Filtersystemen sollten in das entsprechende Filtersystem umgerech-
net werden.

Eine konsequente Umrechnung der Eigenfarben ist allerdings nicht möglich, da das ver-
wendete Filtersystem oft unbekannt ist oder Instrumentenfiltersysteme verwendet wur-
den, für die keine Umrechnungsformeln bekannt sind.

Wenn eine Umrechnung nicht möglich ist, sollten bei beobachteten Breitbandhelligkeiten

wenigstens die dem jeweiligen Filtersystem entsprechenden A(X)
A(V)

für die Korrektur der

Extinktion bzw. die entsprechenden λ0 und SX,kalib für die Flusskalibration bei Anpassen
einer Planckfunktion verwendet werden.

Denn beispielsweise haben auch IC und IJ unterschiedliche mittlere Wellenlängen
und damit unterschiedliche A(I)

A(V) , nämlich A(IC)
A(V) = 0,58 und A(IJ)

A(V) = 0,48 [FM03].

Dieser Unterschied bewirkt im Extremfall (A(V) = 6,01 bei dem klassischen T-
Tauri-Stern MHO-3) immerhin eine Abweichung in (V − I)0 von 0,6 Magnituden.

Aber auch das ist nicht durchgängig möglich, weil diese Größen für die Instrumentensy-
steme nicht bekannt sind und in den Originalarbeiten das verwendete Filtersystem oft
überhaupt nicht angegeben wurde.

Weiterhin ist es auch nicht möglich, die Skalen nur mit Beobachtungen im gleichen
Filtersystem zu überprüfen, weil nicht für jede Skala Beobachtungen im gleichen Fil-
tersystem existieren. Umgekehrt gibt es nicht für jedes bei Beobachtungen verwendete
Filtersystem entsprechende Skalen.

Aus diesen Gründen wird mit den unterschiedlichen Filtersystemen wie folgt umgegan-
gen. Für alle beobachteten UBV-, J- und KLMN-Breitbandhelligkeiten werden immer un-
abhängig vom verwendeten Filtersystem die entsprechenden Größen des Johnson-Filter-
systems verwendet, für H-Helligkeiten entsprechend die des Johnson-Glass-Filtersystems.
Farbindex-Temperatur-Skalen werden dann ohne weitere Umrechnung auf die entspre-
chenden Farbindizes angewendet. Es wird also davon ausgegangen, dass für diese Bänder
die Unterschiede zwischen den verschiedenen Filtersystemen vernachlässigbar sind.

Liegen R bzw. I im Cousins- bzw. Johnson-Filtersystem vor, so werden sie in dieser
Arbeit entsprechend flusskalibriert oder auf interstellare Extinktion korrigiert. Liegen R
bzw. I in anderen oder unbekannten Filtersystemen vor, so werden sie in dieser Arbeit
ignoriert. Für V − R, V − I und R − I gibt es Skalen sowohl für das Cousins- als auch
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4 Prinzipielles Vorgehen

für das Johnson-Filtersystem. Für IC − J und für (I − K)J gibt es jeweils nur eine Ska-
la. Die Cousins-Skalen werden nur für Cousins-Farbena verwendet, die Johnson-Skalen
entsprechend nur für Johnson-Farben.

4.5 Anwendung der Konversionsskalen

Das Spektrum eines Sterns hängt unter anderem ab von seiner Effektivtemperatur Teff ,
seiner Schwerkraft log g und seiner chemischen Zusammensetzung (also z. B. [Fe/H]).
Hinzu kommen normalerweise weitere Merkmale, die zum Beispiel durch Flecken, aktive
Regionen, umkreisende Scheiben oder enge Begleiter verursacht werden.

Anders gesagt: Da eine Eigenfarbe eines Sterns nur eine Teilinformation seines Spek-
trums darstellt, muss man also zusätzlich mindestens log g und [Fe/H] kennen und die
individuellen Merkmale berücksichtigen, um aus einer Eigenfarbe die Effektivtemperatur
eines Sterns ableiten zu können.

Bei den Skalen, die in dieser Arbeit für die Konversion von Eigenfarben in Effektivtem-
peraturen verwendet werden, wird aber log g nur in einer Arbeit als Parameter berücksich-
tigt, alle anderen Arbeiten bestimmen bestenfalls getrennte Skalen für einzelne Leucht-
kraftklassen. Die Metallizität wird nur in den Skalen von Alonso et al. ([AAMR96b] und
[AAMR99a]) als Parameter berücksichtigt. Die Skalen wurden weiterhin nur für Hauptrei-
hensterne, Unterriesen und Riesen erstellt. Ihre Anwendbarkeit auf T-Tauri-Sterne, die
sich von einem riesenähnlichem Stadium auf die Hauptreihe entwickeln (also zwischen
Leuchtkraftklasse III und V liegen) und Farbänderungen durch heiße und kühle Flecken
sowie zirkumstellare Scheiben aufweisen, soll in der vorliegenden Arbeit näher untersucht
werden.

4.5.1 Schwerebeschleunigung und Metallizität von TTS

Schwerebeschleunigung log g und Metallizität [Fe/H] sind für T-Tauri-Sterne meist un-
bekannt. So liefert z. B. der Katalog von Cayrel de Strobel et al. (1996) [CSF+97], der
die Literaturangaben zu log g und [Fe/H] für über 3200 Sterne enthält, bei keinem von
knapp 140 T-Tauri-Sternen ein Ergebnis.

Deshalb wird log g ≡ 3 ± 2 angenommen. Dieser Wert deckt alle log g ab, die auch in
den Entwicklungsmodellen auftreten. Er ist außerdem konsistent mit den bislang bekann-
ten log g von TTS, die Teil eines bedeckenden Doppelsterns sind (log g = 4,02± 0,05 für
TY CrA B [CMV+98] bis log g = 4,25±0,015 für EK Cep B [Pop87]). SF00i B−V ist die
einzige Skala, bei der log g als Parameter berücksichtigt wird. Bei ihr führt ∆ log g = 2
zu einem maximalen ∆Teff = 170 K (siehe Abschnitt 5.10). Diese Relation hängt also nur
relativ schwach von log g ab.

Als oberes Limit der Metallizitäten von TTS dienen die in [Fuh04], Abbildung 34, an-
gegebenen Metallizitäten [Fe/H] für die dünne Scheibe, in der auch die Sternentstehungs-
gebiete liegen. Die angegebenen Metallizitäten liegen im Bereich −0,6 . [Fe/H] . 0,5; in
dieser Arbeit wird also durchgängig [Fe/H] = −0,05 ± 0,55 angenommen.

a

”
Farben“ wird in dieser Arbeit als Oberbegriff für Eigenfarbe und Farbindex verwendet.
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4.5 Anwendung der Konversionsskalen

Bestimmen der Metallizität aus der Umgebung ?

Die Metallizität von OB-Sternen in der Umgebung eines TTS könnte benutzt werden,
um die unbekannte Metallizität des TTS abzuschätzen. Die Metallizitäten von neun B-
Sternen, die nach [CL94], Tabelle 1, zu der Orion-OB1c-Region gehören, sind in Tabelle
4.2 angegeben.

Tabelle 4.2: Metallizitäten für neun B-Sterne der Orion-OB1c-Region nach [CSF+97]

Objekt [Fe/H]1 [Fe/H]2 [Fe/H]3 [Fe/H]4
HD 36285 0,06
HD 36430 0,06
HD 36512 -0,10 0,25
HD 36629 0,08
HD 36959 -0,47 -0,28 -0,04
HD 36960 -0,63 -0,26 -0,14 -0,10
HD 37209 -0,26 0,03
HD 37356 -0,38 -0,20
HD 37481 0,05

Als Mittelwert für die Orion-OB1c-Region ergibt sich [Fe/H] = −0,14 ± 0,23, was ge-
nauer ist als die Abschätzung von [Fe/H] = −0,05 ± 0,55. Auf die Bestimmung einer
mittleren Metallizität für jedes Sternentstehungsgebiet und die Zuordnung der beobach-
teten Sterne zu den Sternentstehungsgebieten soll hier verzichtet werden. Auf jeden Fall
ist die Abschätzung [Fe/H] = −0,05 ± 0,55 konsistent mit den Metallizitäten der Orion-
OB1c-Region und wird deshalb im Weiteren verwendet.

4.5.2 Methoden der Temperaturkonversion

Die Eigenfarben (X − Y )0 werden nun mittels entsprechender Skalen in Effektivtempe-
raturen umgerechnet. Dabei gibt es prinzipiell zwei verschiedene Typen von Skalen. Der
eine Typ entsteht aus einer großen Stichprobe von Sternen, für die Effektivtemperaturen
und Eigenfarben bestimmt wurden.

Bei dem anderen Typ von Skalen werden theoretische Eigenfarben aus Atmosphären-
modellen für bestimmte Temperaturen berechnet. Bei dieser Methode erhält man na-
turgemäß keine Messfehler. Um ein einheitliches Vorgehen zu gewährleisten, wurde auf
eine Abschätzung systematischer Fehler für diese Skalen verzichtet und solche Skalen
stattdessen weggelassen.
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5 In dieser Arbeit verwendete Konversionsskalen

In dieser Arbeit werden also nur aus Beobachtungen gewonnene Skalen verwendet. Man
kann entweder für bestimmte Temperaturen die (mittleren) beobachteten Eigenfarben
tabellieren oder eine Funktion Teff = f(X − Y, ...) an die Beobachtungsdaten anpassen.
Zum Teil werden auch zwei Funktionen Teff = f(X −Y, ...) für verschiedene Intervalle von
Farbindizes angegeben, um eine bessere Übereinstimmung zwischen Funktion und Be-
obachtungsdaten zu erhalten. Bei tabellierten Skalen wird gegebenenfalls zwischen den
Werten linear interpoliert, aber nicht extrapoliert.

Die für die Skalen verwendeten Abkürzungen setzen sich zusammen aus der Referenz
der Arbeit (z. B. HBS00), dem Typ (d – für Zwergsterne, g – für Riesensterne, i – nicht
spezifiziert / intermediäre Skala) und gegebenenfalls einer weiteren Unterteilung in Klam-
mern, z. B.: GCC96g(1) und Ben98d(FG). Dabei kennzeichnen Zahlen die Nummer der
verwendeten Funktion und

”
FG“,

”
GK“ oder

”
FGK“ die Spektraltypen, für welche die

Skala gültig ist.
Es wurden nur Skalen für Spektraltypen G – M verwendet, weil TTS in diesem Spek-

tralbereich liegen.

Soweit nicht anders angegeben, entspricht das Filtersystem der Farbindizes dem von
den Autoren der Skalen angegebenen Filtersystem.

5.1 Alonso et al. (1996b) [AAMR96b]

[AAMR96b] geben ihre Skalen in der Form θ = 5040
Teff

= f(X − Y, [Fe/H]) an, wobei f
ein Polynom 2. Ordnung mit gemischten Termen ist. Diese Skalen sind gültig für Sterne
mit Spektralklassifikation F0V–K5V und die Farbindizes (B − V )?, (V − R)J, (V − I)J,
(V − K)?, (R − I)J, (J − H)TCS, (J − K)TCS, (b − y) : c1 und β. Die Relationen für
(V − I)J und (J − K)TCS sind nach [AAMR96b] von [Fe/H] unabhängig.

Für (V −R)J und (V −K)? wurden jeweils zwei Relationen für verschiedene Intervalle
berechnet. Es wurde immer eine Standardabweichung (in Kelvin) für die gesamte Rela-
tion angegeben.

Ausgangspunkt für die Relationen waren 475 Zwerge und Unterzwerge, für die Alonso
et al. (1996a) [AAMR96a] die Temperaturen mittels IRFM (Kapitel 2.2.1) bestimmt ha-
ben. Diese IRFM-Temperaturen wurden an direkte Temperaturbestimmungen angepasst.
Sterne mit anomalem Verhalten (Doppelstern, Weißer Zwerg, zu große Abweichung von
der berechneten Relation etc.) wurden ausgeschlossen. Weil auch teilweise die Metalli-
zitäten und Farbindizes der Sterne nicht bekannt sind, gingen je nach Farbe nur 163 –
410 Sterne in die endgültige(n) Relation(en) ein.
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5 In dieser Arbeit verwendete Konversionsskalen

Quellen der verwendeten Breitband-Photometrie

Die Breitband-Photometrie stammt aus folgenden Quellen:

•
”
Bright Star Catalogue“ [HJ82]: In dieser Arbeit sind die UBV-Magnituden im

Johnson-Filtersystem und einige
”
HR-Magnituden“ angegeben.

• Sandage & Kowal (1986) [SK86]: (UBV)J-Photometrie

• Carney & Latham (1987) [CL87]: In dieser Arbeit wird UBV-Photometrie an-
hand der in Landolt (1983) [Lan83] angegebenen Standardsterne in das Johnson-
Filtersystem umgerechnet. Allerdings stellen [CL87] eine leichte Diskrepanz (0,02
mag) zu den Ergebnissen von [SK86] für U − B fest.

• Morel & Magnenat (1978) [MM78]: (UBVRI)J-Photometrie

• Stauffer & Hartmann (1986) [SH86]: (RI)KS-Photometrie

• Johnson (1966) [Joh66]: (RIJK)J-Photometrie

• Carney (1983) [Car83]; (RI)J-, (JHK)HCO- und (JHK)CIT-Photometrie

• Leggett (1992) [Leg92]: IJHK-Photometrie; Verweis auf ca. 30 weitere Quellen

• 75% der JHK-Photometrie sind [AAMR94] entnommen, in der das TCS-Filtersys-
tem verwendet wird.

• Kidger (1992) [Kid92]: (JHK)TCS-Photometrie

Die Relation für (B − V )? ist demzufolge wahrscheinlich eine Relation für (B − V )J. Da
in [AAMR94] Umrechnungsformeln vom Johnson-, CIT- und ESO-Filtersystem in das
TCS-Filtersystem angegeben werden, ist die Relation für (V − K)? also vermutlich für
(V − K)TCS.

5.2 Alonso et al. (1999) [AAMR99a]

[AAMR99a] berechneten Farbindex-Effektivtemperatur-Konversionen für (U −V )J, (B−
V )J, (V − R)J, (V − I)J, (V − K)TCS, (V − L′)TCS, (R − I)J, (I − K)J, (J − H)TCS,
(J − K)TCS, b− y und u− b für Riesen mit Spektralklassifikation F0III –K5III. Als Ein-
gangsdaten wurden IRFM-Temperaturen und photoelektrische Magnituden für mehrere
hundert Sterne bestimmt. Die UBVRI- und uvby-Photometrie stammt aus der Literatur,
die JHK-Photometrie zum Großteil aus eigenen Messungen [AAMR98]. Die Konversionen
werden in [AAMR99a], Tabelle 2, zumeist angegeben als θ = 5040

Teff
= f(X − Y, [Fe/H]),

wobei f ein Polynom 2. Ordnung mit gemischten Termen ist.
Für die metallizitätsunabhängigen Farbindizes (V − I)J, (V − L′)TCS, (I − K)J, (J −

K)TCS werden die Konversionen als θ = f(X − Y ) angegeben, wobei f ein Polynom 2.
oder 3. Ordnung ist. Für (U − V )J, (B − V )J, (V −K)TCS und b− y wurden jeweils zwei
Relationen für verschiedene Intervalle berechnet.

Es wurde immer eine Standardabweichung (in Kelvin) für die gesamte Relation angege-
ben. Sterne mit anomalen Farbindizes und zu großen Abweichungen von den berechneten
Konversionen wurden ausgeschlossen, so dass in die endgültigen Relationen nur 118 – 511
Sterne eingingen.
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5.3 Di Benedetto (1998) [Ben98]

Quellen der verwendeten Breitband-Photometrie

Die Breitband-Photometrie stammt aus folgenden Quellen:

• Mermilliod & Mermilliod (1994) [MM94]: Zusammenstellung von UBV-Photometrie

•
”
Hipparcos Input Catalogue, Version 2“ [TCE+93]: Zusammenstellung von BV-

Photometrie

•
”
Bright Star Catalogue“ [HJ82]: In dieser Arbeit sind die UBV-Magnituden im

Johnson-Filtersystem und einige
”
HR-Magnituden“ angegeben, die RI-Photometrie

ist im Johnson-, Kron-Smith- oder Cousins-Filtersystem.

• Lanz (1986) [Lan86]: (UBVRI)J-Photometrie

• Johnson (1966) [Joh66]: (UBVRIJKL)J-Photometrie

• Morel & Magnenat (1978) [MM78]: (UBVRIJHKL)J-Photometrie

• Jasniewicz (1982): (RI)KS-Photometrie

• Carney (1983) [Car83]: (RI)J-, (JHK)HCO- und (JHK)CIT-Photometrie

5.3 Di Benedetto (1998) [Ben98]

Trägt man die Oberflächenhelligkeiten von Sternen mit bekanntem Radius über (B−V )J,
(V − I)J, (V −K)J bzw. (R− I)J auf, so treten bei (V −K)J die geringsten Abweichun-
gen von einem Polynom sV = a + b(X − Y ) + c(X − Y )2 auf (siehe [Ben98], Abbildung
2). Deshalb wird in [Ben98] die Oberflächenhelligkeits-Methode (Kapitel 2.2.2) nur auf
diesen Farbindex angewendet.

Die V-Magnituden wurden aus dem
”
Hipparcos Input Catalogue“ [TCE+92] übernom-

men, KTCS-Magnituden aus Hammersley (nicht veröffentlicht) und KESO-Magnituden aus
[vMB96]. Diese Magnituden wurden mit der entfernungsabhängigen Extinktion korrigiert
(A(V) = 0,8 mag/kpc) und die K-Magnituden wurden in das Johnson-System umgerech-
net. Insgesamt ergaben sich so Daten für 769 Sterne.

Es wurden sieben Relationen log Teff = A + B(V − K)0,J + C(V − K)2
0,J angegeben;

jeweils für Leuchtkraftklasse III und V sowie die Spektraltypen A, F – G und G – K
und zusätzlich eine Relation für Spektraltypen F – K und Leuchtkraftklasse III – V. Die
Relationen für Spektraltyp A werden in dieser Arbeit nicht verwendet.

Die prozentualen Fehlerangaben dieser Relationen ziehen mehrere unabhängige Feh-
lerquellen in Betracht, unter anderem einen Fehler in V − K von 0,02 mag.

5.4 Blackwell & Lynas-Gray (1994) [BLG94]

Diese Arbeit stellt im Wesentlichen eine Aktualisierung von Blackwell et al. (1990)
[BPA+90] dar, für welche die verbesserten Atmosphärenmodelle von Kurucz (u. a. [Kur91])
verwendet wurden. Es wurden IRFM-Temperaturen für 114 Sterne mit Spektraltyp A –
M und Leuchtkraftklasse Ib – V aus den Bändern J, K und L bestimmt. Die Helligkeiten
J , K und L wurden aus den schmalbandigen Jn, Kn und Ln von Selby et al. (1988)
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5 In dieser Arbeit verwendete Konversionsskalen

[SHB+88] berechnet. Weil das Spektrum von Wega in der Nähe des J-Filters sehr kom-
plex ist und damit die Flusskalibration für J entsprechend ungenau, wurden die aus J
berechneten Temperaturen nur mit statistischem Gewicht 1

2
in die Berechnung der mitt-

leren IRFM-Temperatur einbezogen.
Die bolometrischen Flüsse Fbol wurden aus dem beobachteten Fluss für 380 – 900 nm

und normalisierten Flüssen aus den Kurucz-Atmosphärenmodellen berechnet. Mit den
Helligkeiten V aus dem

”
Bright Star Catalogue“ wurden Relationen Teff = A + B(V −

K)0,J + C(V − K)2
0,J getrennt nach Einzelsternen und spektroskopischen Doppelsternen

und für alle Sterne bestimmt.
Für diese Diplomarbeit ist nur die Relation für Einzelsterne interessant, in die 48 Sterne

aus [BLG94], Tabelle 6, einbezogen wurden; für diese Relation beträgt die Standardab-
weichung der Residuen 0,67%. Da kein (V −K)0,J-Intervall angegeben wurde, für welches
die Skala gültig ist, wird als Abschätzung der minimale bzw. maximale Wert für (V −K)J

verwendet, der in [BLG94], Tabelle 6, für die Einzelsterne angegeben ist.

5.5 Gratton et al. (1996) [GCC96]

Die in [GCC96] angegebenen Skalen dienen zur Berechnung von Anfangstemperaturen für
eine iterative Bestimmung von Temperatur, Metallizität und Schwerebeschleunigung von
ungefähr 300 Sternen. In die Relationen gingen 140 mittels IRFM bestimmte Sterntem-
peraturen aus den Arbeiten von Blackwell et al. (1994) [BLG94] und Bell & Gustafsson
(1989) [BG89] ein. Die IRFM-Temperaturen von [BG89] wurden um 122K erniedrigt, um
sie an die Temperaturen von [BLG94] anzugleichen ([BG89] selbst schlagen eine Ernied-
rigung von 80K vor). Für nicht-solare Metallizitäten berechneten [GCC96] Korrekturen
aus Atmosphärenmodellen von Kurucz (1992, private Mitteilung).

[GCC96] betrachteten die Farbindizes (B−V )J, (V −R)J, (R−I)J, (J−K)J, (V −K)J

und b−y und erhielten für die Leuchtkraftklasse III je eine Relation mit Teff als Polynom
2. bzw. 3. Ordnung in X − Y für verschiedene Intervalle der Farbindizes. Zusätzlich er-
hielten sie noch Teff als Polynom 3. Ordnung in X − Y für Leuchtkraftklasse V. Je nach
Relation und Farbindex wurden nur 13 – 81 Sterne verwendet. Der Fehler, angegeben als
Standardabweichung der Koeffizienten des Polynoms, ist dementsprechend groß und liegt
z. T. bei über 25%.

Die Quelle der für diese Skalen verwendeten Photometrie ist nicht bekannt.

5.6 Hartigan et al. (1994) [HSS94]

[HSS94] geben für späte Zwergsterne eine tabellierte Zusammenstellung von Spektral-
typen und zugehörigen Effektivtemperaturen, bolometrischen Korrekturen und Farben
((B − V )?, (V − R)C, (R − I)C und IC − J?) an. Die Temperaturen stammen dabei aus
Schmidt-Kaler (1982) [SK82] für Spektraltypen F0 bis K4 sowie aus Bessell (1991) [Bes91]
für K7 und ganzzahlige M-Subklassen. Für K5, M0,5 und M1,5 kann der Ursprung der
Temperaturen nicht nachvollzogen werden. Die (R − I)C für ganzzahlige M-Subklassen
stammen ebenfalls aus [Bes91], der Ursprung der anderen Werte für (R− I)C sowie aller
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5.7 Houdashelt et al. (2000) [HBS00]

IC−J? kann ebenfalls nicht nachvollzogen werden. Wegen der Unklarheit über den genau-
en Ursprung der Farben und Effektivtemperaturen wurden nur die Skalen für (R − I)C

und IC − J? verwendet, für die sonst keine andere Skala gefunden werden konnte.
Als Fehler für die Temperaturen wird wie in [Amm01b] ∆ log Teff = 0,015 für die

Temperaturen von [SK82] verwendet (also für Spektraltypen früher als K7). Für späte-
re Spektraltypen wird ∆Teff = 280 K verwendet, was nach [Amm01b] dem Fehler von
[Bes91] für diese Spektraltypen entspricht.

Die Temperaturen in [SK82] stammen gleichfalls aus verschiedenen Quellen, wobei als
fundamentale Daten unter anderem interferometrisch bestimmte Sternradien sowie Ober-
flächenhelligkeiten eingehen [AJN04].

Die Temperaturen in [Bes91] stammen aus Pettersen (1980) [Pet80], sowie aus Reid
& Gilmore (1984) [RG84]. In [Pet80] wurden Farbtemperaturen von Flare-Sternen durch
Anpassen einer Planck-Funktion an die gemessenen Flüsse in mehreren Bändern von
0,36 µm bis 11,4 µm bestimmt. [RG84] bestimmten Strahlungstemperaturen für den zu-
sammengesetzten Fluss der BVRIJHK-Bänder. In dieser Arbeit wurde die Entfernung
kalibriert, indem der beobachtete Fluss im K-Band mit dem aus der Planck-Funktion
berechneten Fluss gleichgesetzt wurde.

5.7 Houdashelt et al. (2000) [HBS00]

Die Autoren berechneten mit Hilfe von Atmosphärenmodellen die theoretische 4-Gyr-
Isochrone im Farben-Helligkeitsdiagramm und verglichen diese mit der bei M67 beob-
achteten. Um die Diskrepanz zwischen beiden zu verringern, wurden die sich aus den
Atmosphärenmodellen ergebenden Farben mit den bei Feldsternen gleicher Temperatur
beobachteten Farben kalibriert.

Als Nebenergebnis erhielten [HBS00] empirische Farbskalen für Zwerge (log g > 3,6)
und Riesen (log g≤3,6) für (U−V )J, (B−V )J, (V −R)C, (V −I)C, (V −K)CIT, (V −K)JG,
(J −K)CIT und (J −K)JG. Diese Skalen wurden aus den Temperaturen und Farbindizes
für insgesamt 101 Sterne berechnet und als Polynome T = a+b·(X−Y )+c·(X−Y )2 ange-
geben. Die verwendeten Sterne haben Metallizitäten im Bereich −3,0 ≤ [Fe/H] ≤ 0,5. Die
Temperaturen sind die um 80K erniedrigten IRFM-Temperaturen von Bell & Gustafs-
son (1989) [BG89] oder die gemittelten IRFM-Temperaturen von Saxner & Hammarbäck
(1985) [SH85].

Der Fehler wurde als Standardabweichung jeweils der Parameter a, b und c angegeben
und ist somit von X − Y abhängig.

Quellen der verwendeten Breitband-Photometrie

Die Breitband-Photometrie stammt aus folgenden Quellen:

• Mermilliod (1991) [Mer]: Zusammenstellung von UBV-Photometrie

• Johnson (1966) [Joh66]: (UBVRIJK)J-Photometrie

• Cousins (1980) [Cou80]: V(RI)C-Photometrie

31



5 In dieser Arbeit verwendete Konversionsskalen

• Johnson et al. (1968) [JMM68]: (VJK)J-Photometrie

• Lee (1970) [Lee70]: (VJK)J-Photometrie

• Engels (1981) [ESWS81]: (VJK)J-Photometrie

• Glass (1974) [Gla74]: (VJK)G-Photometrie

5.8 Kenyon & Hartmann (1995) [KH95]

Die Autoren geben für Hauptreihensterne in ihrer Tabelle A5 eine Zusammenstellung von
Spektraltypen und zugehörigen Effektivtemperaturen, bolometrischen Korrekturen und
Farben (U −V )?, (B −V )?, (V −R)C, (V −R)J, (V − I)C, (V − I)J, (V −J)?, (V −H)?,
(V −K)?, (V −L)?, (V −M)?, (V −N)? und V −[12]) an. Der Ursprung der Temperaturen
wird in [Amm01b] diskutiert, die Photometriedaten werden weiter unten diskutiert. Die
Skala für den Farbindex (V −N)? wird in dieser Arbeit nicht berücksichtigt, weil sie nur
Spektraltypen früher als G1 umfasst.
Als intrinsischer Fehler wird in dieser Arbeit ∆ log Teff = 0,015 wie in [Amm01b] verwen-
det.

5.8.1 Farben (U − V )? und (B − V )?

Die verwendeten Spektraltypen mit zugehörigen Farben stammen aus Bessell (1990b)
[Bes90b], Johnson (1966) [Joh66] und Schmidt-Kaler (1982) [SK82]. Als zusätzliche Quelle
wird (1990a) [Bes90a] angegeben, die jedoch nur Photometriedaten für Sterne aus dem
Gliese-Katalog enthält (ohne Spektralklassifikation). Wie diese Quellen für die in [KH95]
angegebene Tabelle verwendet wurden, kann allerdings nicht nachvollzogen werden, wie
in Tabelle 5.1 am Beispiel von (B − V )? gezeigt wird.

5.8.2 Farben V − R und V − I

Die (V −R)J und (V − I)J wurden aus [Joh66] entnommen, die (V −R)C und (V − I)C

aus [Bes90a] und [Bes90b].

5.8.3 Farben im Infraroten

Als Quellen für die IR-Photometrie werden Johnson (1966) [Joh66] und Bessell & Brett
[BB88] angegeben. Da [Joh66] nur zur Ergänzung für B-Sterne verwendet wurde, sind die
Farben der für diese Arbeit interessanten F- bis M-Zwerge im Johnson-Glass-Filtersystem,
welches in [BB88] verwendet wird.

Genauer wurde die Herkunft der einzelnen Farben für (V − K)? nachvollzogen (siehe
Tabelle 5.1). Die verwendeten (V −K)? stammen für Spektralklassifikation B0V bis B3V
aus [Joh66]. Die verwendeten (V −K)? für einige Spektralklassifikationen zwischen B8V
und M6V stammen aus [BB88]. Fehlende Werte wurden wahrscheinlich linear interpoliert
(Übereinstimmung zwischen in [KH95] tabellierten und linear interpolierten Werten bis
auf 0,01 Magnituden außer im Bereich G8V bis G9V). Die Herkunft der Werte im Bereich
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B4V bis B7V kann nicht nachvollzogen werden; insbesondere ist unklar, warum B5V eine
blauere Farbe als B4V aufweist.

Interessant ist, dass sich die in [Joh66] und [BB88] angegebenen V −K insbesondere für
die späten Spektraltypen um bis zu 1,7 Magnituden unterscheiden, die unterschiedlichen
Filtersysteme jedoch maximal 0,03 Magnituden erklären.

Tabelle 5.1: Vergleich der in [KH95] angegebenen B − V bzw. V − K mit den als
Quellen dafür angegebenen Arbeiten. Eckige Klammern in der Spalte [BB88] geben
linear interpolierte Werte an. [Joh66]JG gibt die Werte aus [Joh66], umgerechnet in das
Johnson-Glass-Filtersystem, an.

B − V V − K
[KH95] [Joh66] [Bes90b] [SK82] [KH95] [BB88] [Joh66] [Joh66]JG

B0V -0,30 -0,30 — — -0,93 — -0,93 -0,91
B1V -0,26 -0,26 — — -0,81 — -0,81 -0,79
B2V -0,22 -0,24 — — -0,74 — -0,74 -0,72
B3V -0,19 -0,20 -0,193 — -0,61 — -0,61 -0,60
B4V -0,16 — — — -0,55 — — —
B5V -0,14 -0,16 -0,139 — -0,57 — -0,47 -0,46
B6V -0,13 -0,14 — — -0,43 — -0,41 -0,40
B7V -0,11 -0,12 — — -0,39 — -0,35 -0,34
B8V -0,09 -0,09 -0,068 — -0,35 -0,35 -0,24 -0,23
B9V -0,06 -0,06 — — -0,18 [-0,18] -0,14 -0,13
A0V 0,00 0,00 0,012 -0,02 0,00 0,00 -0,03 -0,01
A1V 0,03 — — 0,01 0,07 [0,07] — —
A2V 0,06 0,06 — 0,05 0,14 0,14 0,13 0,14
A3V 0,09 — — 0,08 0,22 [0,22] — —
A4V 0,12 — — — 0,30 [0,30] — —
A5V 0,14 0,14 0,128 0,15 0,38 0,38 0,36 0,37
A6V 0,16 — — — 0,44 [0,44] — —
A7V 0,19 0,19 — 0,20 0,50 0,50 0,46 0,47
A8V 0,23 — — 0,25 0,57 [0,57] — —
A9V 0,27 — — — 0,64 [0,63] — —
F0V 0,31 0,31 0,311 0,30 0,70 0,70 0,79 0,79
F1V 0,33 — — — 0,76 [0,76] — —
F2V 0,35 0,36 — 0,35 0,82 0,82 0,93 0,93
F3V 0,37 — — — 0,91 [0,91] — —
F4V 0,39 — — — 1,01 [1,01] — —
F5V 0,42 0,43 0,411 0,44 1,10 1,10 1,07 1,07
F6V 0,46 — — — 1,21 [1,21] — —
F7V 0,50 — — — 1,32 1,32 — —
F8V 0,52 0,54 — 0,52 1,35 [1,35] 1,27 1,27
F9V 0,55 — — — 1,38 [1,38] — —

... Fortsetzung auf nächster Seite ...

33



5 In dieser Arbeit verwendete Konversionsskalen

Tabelle 5.1: Fortsetzung

B − V V − K
[KH95] [Joh66] [Bes90b] [SK82] [KH95] [BB88] [Joh66] [Joh66]BB

G0V 0,58 0,59 0,575 0,58 1,41 1,41 1,35 1,35
G1V 0,60 — — — 1,44 [1,44] — —
G2V 0,62 0,63 — 0,63 1,46 1,46 1,44 1,44
G3V 0,63 — — — 1,49 [1,50] — —
G4V 0,64 — — — 1,53 1,53 — —
G5V 0,66 0,66 0,654 0,68 1,58 [1,59] 1,48 1,48
G6V 0,68 — — — 1,64 1,64 — —
G7V 0,71 — — — 1,72 [1,72] — —
G8V 0,73 0,74 — 0,74 1,76 [1,80] 1,63 1,63
G9V 0,78 — — — 1,80 [1,88] — —
K0V 0,82 0,82 0,823 0,81 1,96 1,96 1,83 1,83
K1V 0,85 — — 0,86 2,09 [2,09] — —
K2V 0,89 0,92 — 0,91 2,22 2,22 2,15 2,14
K3V 0,97 — 0,974 0,96 2,42 [2,43] — —
K4V 1,07 — — 1,05 2,63 2,63 — —
K5V 1,16 1,15 1,182 1,15 2,85 2,85 2,75 2,74
K6V 1,27 — — — 3,00 [3,01] — —
K7V 1,38 1,30 1,382 1,33 3,16 3,16 3,21 3,20
M0V 1,41 1,41 1,444 — 3,65 3,65 3,60 3,58
M1V 1,48 1,48 — — 3,87 3,87 3,95 3,93
M2V 1,52 1,52 1,479 — 4,11 4,11 4,27 4,25
M3V 1,55 1,55 — — 4,65 4,65 4,57 4,55
M4V 1,60 1,56 1,513 — 5,26 5,26 4,87 4,85
M5V 1,82 1,61 1,703 — 6,12 6,12 5,17 5,14
M6V 2,00 1,72 — — 7,30 7,30 5,58 5,55

5.9 Perrin et al. (1998) [PFR+98]

[PFR+98] bestimmten die Effektivtemperaturen für 9 Riesensterne aus dem bolometri-
schen Fluss und dem mit dem IOTA-Interferometer gemessenem

”
uniform disk radi-

us“. Wenn möglich, wurde der bolometrische Fluss aus der Literatur entnommen. An-
dernfalls bestimmten sie den bolometrischen Fluss aus selbst beobachteter VRIJHKLM-
Photometrie, ergänzt mit einigen Magnituden aus der Literatur und aus ihrer Tabelle 3,
die intrinsische Farben für späte M-Riesen zusammenfasst.

Sechs dieser Sterne haben einen Spektraltyp später als M6. Mit ihren Temperaturen
und photometrischen Daten wurde eine lineare Farben-Temperatur-Konversion jeweils
für V − K und I − L bestimmt. Die Fehler wurden als Standardabweichung der Koeffi-
zienten angegeben, wobei die Messfehler der Datenpunkte berücksichtigt wurden.
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Wie in den Graphen in Kapitel 7.1 erkennbar wird, sind für diese Skalen allerdings
keine geeigneten Testobjekte bekannt.

5.10 Sekiguchi & Fukugita (2000) [SF00]

Sekiguchi & Fukugita (2000) [SF00] berechnen für den oft verwendeten Farbindex (B −
V )J eine Skala der Form

log T = c0 + c1(B − V )? + c2(B − V )2
? + c3(B − V )3

? + f1[Fe/H] + f2[Fe/H]2

+ g1 log g + h1(B − V )? log g (5.1)

In diese Relation gingen 270 Sterne mit Temperaturen aus Di Benedetto (1998) [Ben98]
ein, für die log g und [Fe/H] bekannt sind. Hinzu kommen noch 13 Vergleichssterne, für
die Teff direkt bestimmt werden konnte. Von diesen Sternen wurden dann 17 ausgeschlos-
sen (wegen B − V < 0,3, zu großer Entfernung, Abweichung von mehr als 4 σ von der
ursprünglichen Ausgleichskurve). Die verwendeten Sterne haben Leuchtkraftklassen I-V,
Spektraltypen F0 – K5 und eine Metallizität −1,5 ≤ [Fe/H] ≤ 0,3.

Die verwendeten B − V wurden aus dem Katalog von Hauck & Mermilliod (1998)
[HM98] entnommen. Dieser Katalog enthält allerdings nur uvbyβ-Photometrie. Vermut-
lich wurden also die verwendeten B − V aus dieser Strömgren-Photometrie berechnet.

Die Standardabweichung der angegebenen Relation für alle Sterne wird mit 62,3K
angegeben. Weiterhin wird eine Relation für Hauptreihensterne angegeben. Da deren
Koeffizienten aber kaum von denen der Gesamtrelation abweichen und der angegebene
Fehler größer als der der Gesamtrelation ist, wird diese Relation von [SF00] selbst und
auch in dieser Arbeit nicht weiter berücksichtigt.

Nur in dieser Arbeit wird log g als Parameter einer Konversionsskala verwendet. Aus
einem Fehler von log g ergibt sich folgender Fehler in log TFI:

∆(log T ) =

(

∂(log T )

∂(log g)
· ∆ log g

)

= (g1 + h1 (B − V )?) · ∆ log g (5.2)

Dies führt mit g1 = 0, 007, h1 = −0,011 und ∆ log g = 2 bei B − V = 1,50 und [Fe/H] =
0,3 zu einem maximalen ∆T von 170K.

5.11 Kombinierte Skalen

Um die verschiedenen Farbindizes direkt miteinander vergleichen zu können, wurde in
der vorliegenden Arbeit für Farbindizes, für die es mindestens zwei Skalen gibt, eine
kombinierte Skala wie folgt definiert. Die Temperatur ist der Mittelwert der Tempera-
turen aller Skalen, die bei den entsprechenden Werten von X − Y , log g und [Fe/H] ein
Ergebnis liefern. In den Fehler dieser kombinierten Temperatur geht der mittlere Fehler
und die Streuung der einzelnen Temperaturen ein. Diese beiden Einzelfehler werden als
unabhängig betrachtet und deshalb mittels Gaußscher Fehleraddition addiert.
Diese Skalen werden im Folgenden mit

”
kombiniert X − Y “ bezeichnet.
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5.12 Anmerkungen

5.12.1 Gründe für die häufige Verwendung von V − K

Für V − K gibt es die meisten Skalen. Dies kann zum einen daran liegen, dass V − K
für K- und M-Sterne wegen seinem großen Wellenlängenunterschied und der tempera-
turabhängigen TiO-Absorption ein guter Temperaturindikator ist. Die TiO-Absorption
wirkt sich stark im V -Band aus und vergrößert damit V − K, was zu einem geringeren
relativen Fehler führt [RJWW80]. Weiterhin ist es nach [Ben98] diejenige Farbe, die bei
Anwendung der Oberflächenhelligkeitstechnik die geringste Streuung liefert.

5.12.2 Fehlerrechnung

Die meisten Autoren geben ihre jeweiligen Skalen als parametrisierte Funktionen TFI =
f((X−Y )), TFI = f((X−Y ), [Fe/H]) oder TFI = f((X−Y ), [Fe/H], log g) an. Diese Funktio-
nen wurden mit statistischen Verfahren an eine Menge von Datenpunkten ((X −Y )i, Ti),
((X − Y )i, [Fe/H]i, Ti) oder ((X − Y )i, [Fe/H]i, log gi, Ti) angepasst. Der Gesamtfehler
dieser Farbindextemperaturen berechnet sich dann wie folgt:

∆TFI =

√

√

√

√

∑

χi

[

∂ f

∂χi

∆(χi)

]2

+ ∆2
intr. , χ = ((X − Y ), [Fe/H], log g) (5.3)

∆intr. ist der intrinsische Fehler der Skala. Dieser intrinsische Fehler wird von den ein-
zelnen Autoren unterschiedlich angegeben.

[SF00] geben das quadratische Mittel der Residuen, also der Differenzen zwischen den
gemessenen (TFI)i und den aus f(X−Y, ...) berechneten TFI in Kelvin an. [BLG94] geben
eine prozentuale Standardabweichung der Residuen an. [AAMR96b] und [AAMR99a] ge-
ben die Standardabweichung der gemessenen (TFI)i von den aus f(X −Y, ...) berechneten
TFI in Kelvin an. Bei solchen Angaben werden jedoch die Fehler der einzelnen Tempera-
turbestimmungen nicht berücksichtigt.

[Ben98] geben einen prozentualen mittleren Messfehler an; dabei werden allerdings die
Abweichungen zwischen den Ti und der daran angepassten Funktion TFI = f(X − Y, ...)
nicht berücksichtigt. Idealerweise ist jedoch der Fehler dieser Anpassung allein mit den
Messfehlern erklärbar und muss deshalb nicht zusätzlich betrachtet werden. Dies setzt
allerdings voraus, dass alle Abhängigkeiten betrachtet wurden, dass also beispielsweise
TFI = f((X − Y ), [Fe/H], log g) statt nur TFI = f(X − Y ) bestimmt wurde.

Eine dritte Möglichkeit der Angabe des intrinsischen Fehlers ist das Berechnen von
Standardabweichungen der einzelnen Parameter der Funktion TFI = f(X−Y, ...). [GCC96]
und [HBS00] geben ihre Skalen in der Form TFI = a0 + a1 · (X − Y ) + a2 · (X − Y )2 + a3 ·
(X − Y )3 an. ∆intr. berechnet sich dann wie folgt:

∆intr. = ∆a0 + ∆a1 · |(X − Y )| + ∆a2 · |(X − Y )2| + ∆a3 · |(X − Y )3| . (5.4)

∆intr. wird damit für große X−Y unter Umständen sehr groß, zum Teil ist ∆intr. > 3000 K.
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5.12.3 Graphische Darstellung der verwendeten Skalen

Es sind nur Graphen für Farbindizes mit mindestens fünf Skalen dargestellt. Im Bedarfs-
fall wurde [Fe/H] = −0,05 ± 0,55 und log g = 3 ± 2 angenommen. Damit ergibt sich mit
quadratischer Fehleraddition der in den Graphen angegebene Fehler.

Abbildung 5.1: Vergleich der Temperaturskalen für U − V
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Abbildung 5.2: Vergleich der Temperaturskalen für B − V
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Abbildung 5.3: Vergleich der Temperaturskalen für (V − R)J
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Abbildung 5.4: Vergleich der Temperaturskalen für V − K
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Abbildung 5.5: Vergleich der Temperaturskalen für (R − I)J
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Abbildung 5.6: Vergleich der Temperaturskalen für J − K
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Teil III

Statististischer Test mit Einzelsternen

Zusammenfassung

Die zentrale Frage dieser Diplomarbeit ist, wie akkurat die Temperatur eines T-Tauri-
Sterns aus seinen Farbindizes bestimmbar ist. Als Vergleich kann man bei T-Tauri-
Sternen, die nicht Teil eines bedeckenden Doppelsterns sind, mangels direkt bestimm-
ter Temperaturen nur die aus der Spektralklassifikation bestimmte Spektraltemperatur
oder die Farb- bzw. Strahlungstemperatur verwenden. Um statistische Aussagen über die
Unterschiede zwischen Farbindextemperaturen und Spektral- bzw. Farbtemperaturen zu
treffen, werden für eine Stichprobe von 286 TTS diese Temperaturen aus den gegebenen
Spektraltypen und Breitbandhelligkeiten berechnet und, getrennt nach Farbindexskalen,
die jeweiligen Differenzen berechnet. Als Vergleich wird vorher der gleiche Test für ent-
wickelte Sterne durchgeführt, für welche die Konversionsskalen eigentlich erstellt wurden.
In Kapitel III wird die Durchführung des Tests beschrieben. In Kapitel 7 werden die
Ergebnisse des Vergleichs mit Spektral- bzw. Farbtemperaturen angegeben und diskutiert.





6 Durchführung des Tests

6.1 Für den Test verwendete Sterne

Die Daten für die TTS stammen aus [Neu], einer unveröffentlichen Zusammenstellung der
Literaturangaben unter anderem für Spektraltyp, A(V) und Breitbandhelligkeiten UB-
VRIJHKLMN von TTS. Bei den meisten TTS wurden R und I im Cousins-Filtersystem
gemessen, wahrscheinlich wegen der höheren Transmittivität dieser Filter.

Die Daten für die entwickelten Sternea stammen aus dem
”
Catalogue of the Brightest

Stars“ [OH87], wobei nur nicht-variable Sterne mit bekannter V-Magnitude, Spektralty-
pen F0 bis M3 und Leuchtkraftklassen III bis V verwendet werden. Zusätzlich zu der
UBVRJIJ-Photometrie dieses Kataloges wird die im UCAC2-Katalog [UZW04] zusam-
mengestellte 2MASS JHK-Photometrie dieser Sterne verwendet (Qualität der Photo-
metrie

”
A“ oder

”
B“). Die Zuordnung zwischen beiden Katalogen wurde über Hipparcos-

Nummern durchgeführt. Dies führt letztendlich zu einer Vergleichsliste von 247 Nicht-T-
Tauri-Sternen.

Die eingebetteten stellaren Objekte werden ignoriert, weil die A(V) nur für zwei Ob-
jekte bekannt sind. Außerdem sind die Spektraltypen dieser Objekte oft nur schlecht
bestimmt; beispielsweise wird der Spektraltyp von L1551 IRS 5 in [KBTB98], Tabelle 1,
mit G – K angegeben. Des Weiteren werden bekannte spektroskopische Doppelsterne von
diesem Test ausgeschlossen.

6.2 Berechnung der Temperaturen

Bei den TTS werden immer sowohl Zwerg- als auch Riesenskalen verwendet, weil sich
ihr Radius und damit die Schwerebeschleunigung durch Kontraktion noch stark ändert.
Bei den entwickelten Sternen werden nur die Skalen verwendet, die zu der jeweiligen
Leuchtkraftklasse passen.

6.2.1 Farbindextemperaturen

Die T-Tauri-Sterne werden mit den in [Neu] angegebenen A(V) auf die interstellare
Extinktion korrigiert (siehe Abschnitt 4.3). Ist die Extinktion A(V) unbekannt, wird
der entsprechende TTS nicht für den Test verwendet. Bei den entwickelten Sternen
wurde A(V) berechnet aus der Enfernung und der entfernungsabhängigen Extinktion
γ = 0,3 mag kpc−1 (gültig in der Milchstraßenebene außerhalb von Dunkelwolken; siehe
[UB01] Abschnitt 10.1.2).

aIn dieser Arbeit werden Hauptreihensterne und entwickelte Riesensterne als
”
entwickelte Sterne“ be-

trachtet.

45
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Die Farbindextemperaturen TFI(X − Y ) werden aus den in Kapitel 5 beschriebenen
Farbindex-Temperatur-Skalen berechnet, wobei für das N-Band keine geeignete Farbin-
dex-Temperatur-Skala vorhanden ist. Deshalb wird dieses Band im Weiteren nicht berück-
sichtigt.

Es wird darauf geachtet, dass nur Skalen zur Anwendung kommen, die auch für den
entsprechenden Spektraltyp geeignet sind.

Die Fehler der Farbindizes werden mit 0,02 angenommen, sind aber sicherlich im Ein-
zelfall wesentlich größer, unter anderem auch wegen der Variabilität der T-Tauri-Sterne.
Wenn nötig, wurde log g = 3 ± 2 und [Fe/H] = 0,05 ± 0,55 verwendet.

6.2.2 Spektraltemperaturen

Die gegebenen Spektraltypen werden in Spektralzahlen umgerechnet (siehe Tabelle 6.1).
Sind Intervalle gegeben, so wird die mittlere Spektralzahl verwendet. Als Fehler der Spek-
tralzahl wird 0,05 (entsprechend etwa einer halben Subklasse) oder, wenn möglich, das
halbe Intervall verwendet.

Die aus dem Spektraltyp ermittelten Temperaturen, kurz Spektraltemperaturen TSpT,
werden mit den Skalen von Bessell (1979) [Bes79], Bessell (1991) [Bes91], Cohen & Kuhi
(1979) [CK79], Schmidt-Kaler (1982) [SK82], de Jager & Nieuwenhuijzen (1987) [JN87],
Hartigan et al. (1994) [HSS94], Kenyon & Hartmann (1995) [KH95], Perrin et al. (1998)
[PFR+98] und Luhman (1999) [Luh99] bestimmt, die in [Amm01b] näher beschrieben
werden. Sind die Spektraltypen der Sterne nicht in den Skalen enthalten, so wird line-
ar interpoliert, wobei dafür die Spektraltypen der Skalen wiederum in Spektralzahlen
konvertiert werden. Weil die Spektraltemperaturen nur als Vergleich dienen sollen, wird
für jeden Stern über alle Spektraltyp-Temperatur-Skalen gemittelt und im weiteren nur
die so berechnete mittlere Spektraltemperatur TSpT verwendet. ∆TSpT setzt sich aus dem
mittleren Fehler der verwendeten Skalen und der Standardabweichung der einzelnen Spek-
traltemperaturen zusammen, die quadratisch addiert werden.

Tabelle 6.1: Definition der Spektralzahlen nach [JN87], Tabelle 1

Spektralklassen Spektralzahlen SpZ ∆SpZ pro Subklasse
O1 –O9 0,1 – 0,9 0,1
O9 –B2 0,9 – 1,8 0,3
B2 –A0 1,8 – 3,0 0,15
A0 –F0 3,0 – 4,0 0,1
F0 –G0 4,0 – 5,0 0,1
G0 –K0 5,0 – 5,5 0,05
K0 –M0 5,5 – 6,5 0,1
M0 –M10 6,5 – 8,5 0,3
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6.2.3 Farbtemperaturen

Die extinktions-korrigierten Breitbandhelligkeiten X0 werden nach (1.7) mittels

log Sλ dλ = log SX = log SX,kalib − 0,4X (6.1)

in logarithmische Flüsse umgerechnet. Die aus [MM00] entnommenen Flusskalibrationen
sind als Sλ,kalib gegeben.

SX,kalib = Sλ,kalib dλ (6.2)

An die log Sλ dλ wird dann mit einer IDL-Routine (LMFIT) eine Planck-Kurve der Form

log Bλ dλ = log





1

λ5
(

exp
(

hc
kλTP

)

− 1
)



 dλ + C (6.3)

angepasst, wobei C und TP freie Parameter sind. Die Konstante C hängt im Wesentlichen
mit der Entfernung zusammen.

In Abbildung 6.1 sind für den klassischen T-Tauri-Stern DK Tau die an die Breitband-
helligkeiten angepasste und die aus der Spektraltemperatur berechnete Planck-Kurve
(mit gleicher Konstante C) verglichen. Es ist deutlich zu erkennen, dass nur die Bänder
BVRI relativ frei von Exzessen sind. Deshalb sind für TTS nur die Flüsse im B-, V-, R-
oder I-Band für diese Anpassung verwendbar.

In Abbildung 6.2 ist zum Vergleich die Anpassung an ein Modellspektrum für den glei-
chen Stern dargestellt. Weiterhin wurden dort die Exzesse durch Modelle berechnet. Für
beide Abbildungen wurden die gemittelten Magnituden aus [BB89], Tabelle 1, verwendet
(siehe Tabelle 6.2). Die Unterschiede kommen vor allem daher, dass in Abbildung 6.2 die
beobachteten Flüsse nicht auf die interstellare Extinktion korrigiert wurden. Stattdessen
wurde das Modellspektrum entsprechend gerötet. Auch unterschiedliche Flusskalibratio-
nen tragen eventuell zu den Unterschieden bei (allem im H-Band).

Tabelle 6.2: Die verwendeten Magnituden für die Abbildungen 6.1 und 6.2

U B V R I J H K L
14,16 13,90 12,66 11,71 10,70 9,16 8,00 7,15 5,78
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6 Durchführung des Tests

Abbildung 6.1: Die an die Breitbandhelligkeiten angepasste Planck-Kurve und die aus
der mittleren Spektraltemperatur TSpT berechnete Planck-Kurve für DK Tau. Die Dar-
stellung wurde an Abbildung 6.2 angepasst und verwendet die gleichen Breitbandhel-
ligkeiten.

Abbildung 6.2: Die gepunktete Linie entspricht dem aus dem Spektraltyp bestimmten
Modellspektrum für DK Tau. Die durchgezogene Linie gibt das Modellspektrum mit
dem modellierten Exzess wieder. Diese Kurven wurden an die Breitbandhelligkeiten
aus [BB89] angepasst.
Anmerkung: 1 erg = 10−7 J
Quelle: [BB89]
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6.3 Berechnung der Differenzen und Mittelwerte

Für jede Farbindex-Temperatur-Skala wird die Differenz der Farbindextemperatur TFI zu
der mittleren Spektraltemperatur TSpT bzw. der Farbtemperatur TP für jeden einzelnen
Stern berechnet. Im Folgenden wird immer nur die Differenz zur mittleren Spektraltempe-
ratur TSpT betrachtet, für die Farbtemperatur gelten analoge Überlegungen. Die Differenz
D wird definiert als

D ≡ TFI − TSpT . (6.4)

Die Unsicherheit U dieser Differenz berechnet sich aus den quadratisch addierten Fehlern
der beiden Temperaturen:

U ≡
√

∆2TFI + ∆TSpT
2

. (6.5)

Bei asymmetrischen Fehlern sind ∆TFI bzw. ∆TSpT die Mittelwerte aus oberem und un-
terem Fehler.

Um die unterschiedlich großen Fehler bei dem Test berücksichtigen zu können, wird eine
Differenz DU mit Berücksichtigung der Unsicherheit U wie folgt definiert:

DU ≡











D − U ,wenn U ≤ |D| und D > 0

D + U ,wenn U ≤ |D| und D < 0

0 ,wenn U > D

. (6.6)

DU ist also gleich null, wenn die Unsicherheit der Differenz größer als die Differenz selbst
ist.

Für jede Skala wird der Mittelwert DU und die Standardabweichung σ(DU) der DU

berechnet. Weiterhin werden die Differenzen D mit ihren Unsicherheiten U über die
Spektralzahl SpZ aufgetragen und die Steigung für die D(SpZ) berechnet, um even-
tuelle systematische Trends zu erkennen. Ein Beispiel für ein solches Diagramm ist in
Abbildung 6.3 gegeben.

6.4 Kriterien für geeignete Skalen

Zuallererst sollte die Skala für mindestens 15 Sterne ein Ergebnis liefern, um überhaupt
statistische Aussagen treffen zu können.
Weiterhin sollte die mittlere Differenz DU nicht signifikant von null verschieden sein.
DU = 0 bedeutet, dass TSpT und TFI im Mittel gleich sind, was erwartet wird, wenn beide
die Effektivtemperatur Teff repräsentieren. Dies wird mittels t-Test getestet (siehe unten).
Als drittes Kriterium wird gefordert, dass die D(SpZ) keinen signifikanten Anstieg auf-
weisen; dass also der Anstieg kleiner als die 3-Sigma-Unsicherheit des Anstiegs ist.
Außerdem sollte der mittlere Fehler der Farbindex-Temperatur-Skalen kleiner als 500K
sein.
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D
U

U

D

D
U  

= 0

Abbildung 6.3: Beispiel für die Darstellung der D und DU über die Spektralzahl. Je-
de Raute repräsentiert einen Stern. Grün sind wTTS, blau sind cTTS dargestellt. In
diesem Beispiel wird die Skala KH95d für V − H verwendet.

t-Test

Der t-Test ist ein Test einer Nullhypothese nicht mit einer Normalverteilung, sondern
mit einer t-Verteilung. Eine t-Verteilung berücksichtigt die Tatsache, dass drei Werte
zufällig um beispielsweise 3 σ von dem erwarteten Wert µ abweichen können, dieselbe
Abweichung für 100 Werte jedoch sehr unwahrscheinlich ist.
Eine mögliche Nullhypothese ist, dass der Mittelwert x signifikant verschieden von einem
angenommenen Erwartungswert µ ist. Um die Nullhypothese abzulehnen, muss in diesem
Fall gelten

|x − µ| ≤ t · σ√
N

,

wobei der Parameter t von der Anzahl der Datenpunkte N und der Irrtumswahrschein-
lichkeit α abhängt. Typischerweise wird für α ein Wert von 1% oder 5% angenommen.

Die DU werden mit einer solchen Nullhypothese und α = 1 % bzw. α = 5 % getestet.
Verwendet man als Nullhypothese Gleichheit mit α = 5 %, so wird dieses Kriterium nur
von Skalen mit zu wenig Datenpunkten oder mit einer zu großen mittleren Unsicherheit
erfüllt.
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7 Ergebnisse und Diskussion

7.1 Spektraltemperaturen

7.1.1 Graphische Darstellungen der Ergebnisse

In den Graphen 7.1 bis 7.4 am Ende dieses Kapitels sind die Ergebnisse für den Vergleich
mit entwickelten Sternen, TTS, wTTS und cTTS zusammengefasst. Die erste Spalte in
den Graphen gibt jeweils die Namen der verwendeten Skalen an. Wenn eine Skala allen
in Abschnitt 6.4 angegebenen Kriterien genügt, ist der Name grün markiert. Die zweite
Spalte gibt die Anzahl der Sterne wieder, für welche die Skala ein Ergebnis liefert. Bei we-
niger als 15 Sternen ist die Zahl rot markiert. Die dritte Spalte stellt die DU (als Sterne)
und σ(DU) (als Fehlerbalken) dar. Gelb bedeutet eine statistisch signifikante Abweichung
erst für α = 5 %, rot eine statistisch signifikante Abweichung schon für α = 1 %, grün
bedeutet keine statistisch signifikante Abweichung bei beiden Irrtumswahrscheinlichkei-
ten. Schwarz bedeutet, dass der t-Test nicht durchgeführt werden konnte, weil nur ein
Datenpunkt vorhanden ist. Die vierte Spalte gibt die Steigungen der D(SpZ) in Kelvin
pro Spektralzahl an, sofern diese signifikant sind. Die fünfte Spalte gibt die mittleren
Fehler der Farbindex-Temperatur-Skalen an, wenn diese größer als 500K sind.

7.1.2 Diskussion des Tests mit entwickelten Sternen

Erwartungsgemäß stimmen die Spektral- und die Farbindextemperaturen relativ gut übe-
rein, da sowohl Spektral- als auch die Farbindextemperaturen von entwickelten Sternen
mit direkten oder semidirekten Temperaturbestimmungen kalibriert wurden.

Auffällig ist allerdings, dass nicht alle Skalen den Test mit entwickelten Sternen (für
die sie eigentlich gemacht sind) bestehen. Die Zwergskalen liefern nur für wenige Sterne
ein Ergebnis, weil es nur wenige helle Zwergsterne gibt.

7.1.3 Diskussion des Tests mit TTS

Wie an den kombinierten Skalen ersichtlich wird, sind die Farbindextemperaturen für
U −V und B −V im Mittel mehr als 500K größer als die Spektraltyptemperaturen, was
mit den durch UV-Exzess zu blauen Farben erklärbar ist. Für V −L und V −M sind die
Farbindextemperaturen zu niedrig, was entsprechend durch Infrarot-Exzesse erklärbar
ist. Diese Deutung wird auch dadurch bestätigt, dass die entsprechenden Abweichungen
bei cTTS größer sind als bei wTTS. Außerdem ist die Streuung bei cTTS generell größer
als bei wTTS, was vermutlich durch die größere Variabilität von cTTS verursacht wird.

Bei den meisten Skalen für U − V und B − V steigen die Differenzen D mit der Spek-
tralzahl an. Das könnte daran liegen, dass sich

”
irreguläre UV-Quellen“ (v. a. also durch
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Akkretion verursachte heiße Flecken) bei Sternen mit wenig UV-Strahlung (M-Sternen)
stärker bemerkbar machen als bei Sternen mit vergleichsweise viel UV-Strahlung (F-, G-
Sternen). Kühle M-Sterne haben also einen vergleichsweise starken UV-Exzess und damit
eine große Temperatur-Abweichung.

Die Skalen von [AAMR96b] und [AAMR99a] für U − V und B − V weisen nur rela-
tiv geringe Abweichungen auf, weil diese Skalen nur den Bereich von F0 –K5 umfassen,
die anderen Skalen hingegen den Bereich bis K9 bzw. bis M6, also den Bereich mit den
größeren Abweichungen.

Mittlere Fehler größer als 500K treten nur bei den Skalen von [GCC96] und [HBS00]
auf, die nur die Fehler der Parameter angeben, aus denen dann der intrinsische Gesamt-
fehler berechnet wurde (siehe Abschnitt 5.12.2). Dies rechtfertigt gleichzeitig den relativ
großen Fehler für [Fe/H], der in Abschnitt 4.5.1 angenommen wurde, denn die metalli-
zitätsabhängigen Skalen [AAMR96b] und [AAMR99a] weisen trotz ∆[Fe/H] = 0,55 keine
zu großen Fehler auf.

Insgesamt gibt es 11 Skalen für V − H und V − K sowie die Infrarotfarben IC − J ,
J − H und J − K, die allen Kriterien genügen. Allerdings ist zu beachten, dass auch
die auf TTS anwendbaren Skalen einen Fehler der Temperatur von (im Mittel) 500K
zulassen und die Kriterien nur statistischer Natur sind. Es ist also möglich, dass im Ein-
zelfall Differenzen DU von mehr als 2000K auftreten. Außerdem wurde kein Kriterium
definiert, um zu große Streuungen auszuschließen. So würde beispielsweise eine Skala, die
für jede Spektralzahl je eine Differenz DU von 1000K und -1000K aufweist, trotzdem als
anwendbar für TTS betrachtet.

Die Graphen der auf TTS anwendbaren Skalen sind in Abbildung 6.3 bzw. am Ende
dieses Kapitels (Abbildung 7.5 bis 7.7) gegeben. So kann man erkennen, für welche Spek-
tralzahlen diese Skalen am besten geeignet sind und welche Abweichungen im Einzelfall
noch toleriert werden.

wTTS

In U −V und B−V machen sich wiederum die Ultraviolett-Exzesse bemerkbar. Fast alle
anderen Skalen haben keine signifikante Abweichung und keinen signifikanten Anstieg.

cTTS

Die Skalen für die Infrarotfarben liefern bei Anwendung auf cTTS nur selten ein Ergebnis,
weil deren Farben durch Infrarotexzesse zu rot für diese Skalen sind.

Für cTTS sind nur zwei Skalen anwendbar, die allerdings bei Anwendung auf cTTS
eine große Streuung liefern.
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7.1 Spektraltemperaturen

Abbildung 7.1: Ergebnisse für entwickelte Sterne.
(Genauere Erläuterungen siehe Text; Zahlenwerte siehe Anhang)
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7 Ergebnisse und Diskussion

Abbildung 7.2: Ergebnisse für TTS.
(Genauere Erläuterungen siehe Text; Zahlenwerte siehe Anhang)
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Abbildung 7.3: Ergebnisse für wTTS.
(Genauere Erläuterungen siehe Text; Zahlenwerte siehe Anhang)
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Abbildung 7.4: Ergebnisse für cTTS.
(Genauere Erläuterungen siehe Text; Zahlenwerte siehe Anhang)
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Abbildung 7.5: Graphen zu den Skalen, die nach dem Test insgesamt auf TTS anwendbar sind. (grün: wTTS; blau: cTTS)
oben links: AAMR99g(8) (V − K)TCS; oben rechts: GCC96g(1) (V − K)J

unten links: BLG94i (V − K); unten rechts: KH95d (V − K)57
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Abbildung 7.6: Graphen zu den Skalen, die nach dem Test insgesamt auf TTS anwendbar sind. (grün: wTTS; blau: cTTS)
oben links: kombiniert V − K; oben rechts: HSS94d IC − J
unten links: AAMR96d (J − H)TCS; unten rechts: AAMR99g (J − H)TCS
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Abbildung 7.7: Graphen zu den Skalen, die nach dem Test insgesamt auf TTS anwend-
bar sind. (grün: wTTS; blau: cTTS)
oben: AAMR96d (J − K)TCS; unten: AAMR99g (J − K)TCS
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7.2 Farbtemperaturen

7.2.1 Graphische Darstellungen der Ergebnisse

In den Abbildungen 7.8 und 7.9 sind die Ergebnisse für den Test von entwickelten Sternen
dargestellt. Die Darstellung entspricht der in Abschnitt 7.1 beschriebenen.

Der Test wurde nicht mit TTS durchgeführt, weil zum Einen schon bei entwickelten
Sternen die aus dem B- bis I-Band bestimmten Farbtemperaturen TP nicht mit den Farb-
indextemperaturen TFIirgendeiner Skala konsistent sind. (Keine Skala genügt im Vergleich
mit den Farbtemperaturen allen Kriterien aus Abschnitt 6.4, siehe Abbildung 7.8).

Berechnet man hingegen die Farbtemperaturen aus der Anpassung einer Planck-Kurve
an alle Flüsse, so stimmen diese Farbtemperaturen zwar mit den Farbindextemperaturen
einiger Skalen überein (siehe Abbildung 7.9). Wegen der Exzesse ist die Farbtemperatur-
bestimmung in dieser Weise bei T-Tauri-Sternen allerdings nicht möglich.

7.2.2 Diskussion des Tests mit entwickelten Sternen

Anpassung an die Flüsse im B- bis I-Band

Betrachtet man die Ergebnisse für eine beliebige Skala genauer, so ergibt sich, dass bei
späten Spektraltypen die Differenzen D = TFI − TP im Mittel etwa 200 K groß sind
(siehe Abbildung 7.10); die Farbtemperaturen TP sind also niedriger als die mittleren
Spektraltemperaturen TSpT. Zu frühen Spektraltypen hin werden die Differenzen negativ
und ihre Beträge immer größer. Das heißt also, dass die Farbtemperaturen TP von Sternen
früher Spektraltypen viel größer als deren Farbindextemperaturen TFI sind.

Photonen mit λ . 370 nm haben genug Energie, um angeregten Wasserstoff (Elektron
mit der Hauptquantenzahl 2) zu ionisieren. Dieser Prozess ist im Spektrum eines Sterns
als Balmersprung zu sehen, das heißt im Wellenlängenbereich λ . 370 nm (also z. B. im
U-Band) ist ein geringerer Fluss zu beobachten, als von einem Schwarzen Körper mit der
Effektivtemperatur des Sterns zu erwarten wäre. Diese fehlende Leistung muss in andere
Bereiche des Spektrums umverteilt werden (siehe Beispiel in Abbildung 7.12). Damit
ergibt sich bei Anpassung einer Planck-Kurve an die Flüsse im B- bis I-Band eine höhere
Farbtemperatur. Der Balmersprung ist bei A0-Sternen am größten ([SE90] Abschnitt
I.2.2). Deshalb sind in der von mir verwendeten Stichprobe die Farbindextemperaturen
vor allem bei den Sternen mit früheren Spektraltypen zu hoch.

Anpassung an alle Bänder

Wird die Planck-Kurve an alle Flüsse angepasst, so ergibt sich für frühe Spektraltypen ei-
ne bessere Übereinstimmung, weil auch der niedrigere Fluss im U-Band mit berücksichtigt
wird. Für spätere Spektraltypen wird die Abweichung allerdings größer, weil im U-Band
auch ohne Balmersprung ein etwas zu geringer Fluss beobachtet wird (siehe Abbildung
7.13). Weil für späte Spektraltypen fast nur noch Riesen in der verwendeten Stichprobe
heller, entwickelter Sterne enthalten sind, machen sich diese Abweichungen vor allem in
den Riesenskalen bemerkbar.
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Abbildung 7.8: Ergebnisse für entwickelte Sterne. Die Planck-Kurven wurden nur an
die Bänder BVRI angepasst.
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Abbildung 7.9: Ergebnisse für entwickelte Sterne. Die Planck-Kurven wurden an alle
Bänder angepasst.
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Abbildung 7.10: Darstellung der Differenzen D und DU über die Spektralzahl, wenn
die Farbtemperaturen aus den Flüssen in den Bändern B, bis I ermittelt wird. Es wurde
die Skala AAMR99g für (V − I)J verwendet.

Abbildung 7.11: Darstellung der Differenzen D und DU über die Spektralzahl, wenn
die Farbtemperaturen aus den Flüssen in allen Bändern ermittelt wird. Es wurde die
Skala AAMR99g für (V − I)J verwendet.
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Abbildung 7.12: Ergebnisse für HIP 40702 (F5III). Links: Anpassung der Planck-Kurve
an BVRI; rechts: Apassung der Planck-Kurve an alle Bänder

Abbildung 7.13: Ergebnisse für HIP 64022 (K5III). Links: Anpassung der Planck-Kurve
an BVRI; rechts: Apassung der Planck-Kurve an alle Bänder

64



7.3 Anmerkungen zu einzelnen Sternen

7.3 Anmerkungen zu einzelnen Sternen

Bei dem wTTS J 4423 ist wahrscheinlich der verwendete Spektraltyp (M5) falsch, weil
alle Farbindextemperaturen über 1000K höher sind als die mittlere Spektraltemperatur.

GG Tau

Für den hierarchischen Vierfachstern GG Tau gibt es unterschiedliche Bezeichnungen
der Komponenten. [HSS94] zum Beispiel verwenden die Bezeichnungen GG Tau, GG
Tau/c(1), GG Tau/c2 und GG Tau/c3; [WGRS99] die Bezeichnungen GG Tau Aa, Ab,
Ba und Bb. Vergleicht man die Photometrie, die relativen Positionsangaben und die
Anmerkungen in [HSS94], Tabelle 1 und [WGRS99], Abbildung 1 so stellt man allerdings
fest, dass nicht jede dieser Bezeichnungen eine einzelne Komponente des Vierfachsterns
bezeichnet. Vermutlich gilt folgende Zuordnung:

GG Tau −→ GG Tau A

GG Tau/c(1) −→ GG Tau Ba (+ GG Tau Bb ?)

GG Tau/c2 −→ Hintergrundstern

GG Tau/c3 −→ Hintergrundstern .

B V RC IC J H K

GG Tau 13,54 12,21 11,21 10,26 8,88 8,07 7,53
GG Tau Aa 13,62 12,30 11,32 10,46 9,24 8,27 7,73
GG Tau Ab 16,97 15,22 13,74 12,19 10,12 9,07 8,53
GG Tau Aa + Ab 13,57 12,23 11,21 10,26 8,84 7,84 7,31

GG Tau/c1 18,44 17,38 15,40 13,36 11,01 10,48 10,00
GG Tau Ba 18,36 16,97 15,36 13,39 11,48 10,63 10,20
GG Tau Bb >20,7 >19,4 18,01 15,55 13,16 12,38 12,01
GG Tau Ba + Bb >18,2 >16,9 15,27 13,25 11,27 10,43 10,01

GG Tau/c2 17,80 17,01 16,37 – – – –
GG Tau/c3 17,60 16,86 16,43 – – – –

Tabelle 7.1: Vergleich der Photometrie für die Komponenten von GG Tau (ohne Fehler-
angaben); Photometrie für GG Tau, GG Tau/c1,/c2 und /c3 entnommen aus [HSS94]
und ggf. gemittelt, Photometrie für GG Tau Aa, Ab, Ba und Bb aus [WGRS99]
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Teil IV

Vergleich mit Entwicklungsmodellen

Zusammenfassung

Mit einem Entwicklungsmodell (siehe Abschnitt 3.2) kann man aus der Temperatur eines
Sterns seine Masse bestimmen, wenn zusätzlich entweder log g oder Lbol hinreichend ge-
nau bestimmt sind. Liegen Massenbestimmungen vor, die unabhängig von Entwicklungs-
modellen sind, so kann man überprüfen, ob beide Massen konsistent sind. Wurde die
verwendete Temperatur aus Farbindex-Temperatur-Konversionen berechnet, so werden
mit diesem Test nicht nur die Konversionsskalen, sondern auch die Entwicklungsmodelle
überprüft. Bei Doppelsternen ist zusätzlich ein Test auf Gleichaltrigkeit möglich.
In Kapitel 8 wird untersucht, ob sich die bislang bekannten TTS mit von Entwicklungs-
modellen unabhängiger Massebestimmung für diesen Test eignen. In Kapitel 9 wird der
Test mit V1642 Ori A durchgeführt, dem einzigen Objekt, das im Rahmen dieser Arbeit
geeignet ist.





8 Diskussion möglicher Untersuchungsobjekte

Nach [HW04] gibt es folgende TTS mit bekannten Massen, die in den folgenden Abschnit-
ten genauer diskutiert werden:

• BP Tau, CY Tau, DL Tau, DM Tau, GM Aur, LkCa 15
(Einzel-TTS, Masse wurde aus der Kinematik der umgebenden Scheibe bestimmt)

• UZ Tau E
(spektroskopischer Doppel-TTS, Gesamtmasse wurde aus der Kinematik der um-
gebenden Scheibe bestimmt)

• AK Sco
(spektroskopischer Doppel-TTS, beide Komponenten haben Spektraltyp F5, Ge-
samtmasse aus Modellrechnungen (siehe Abschnitt 8.2))

• NTTS 045251+3016
(Doppel-TTS, Orbit bestimmt aus Astrometrie und Radialgeschwindigkeiten)

• EK Cep B und TY CrA B
(jeweils TTS-Komponente eines bedeckenden Doppelsterns)

• V1642 Ori A und V1174 Ori (bedeckende Doppel-TTS)

8.1 Einzel-TTS

Die Masse von Einzel-TTS kann nur aus Beobachtungen der Kinematik einer umgeben-
den Scheibe bestimmt werden. Deshalb kommen nur klassische T-Tauri-Sterne mit einer
ausgeprägten Scheibe als Testobjekte in Frage. Diese weisen allerdings Exzesse und ei-
ne hohe Variabilität auf, was die Bestimmung der scheinbaren bolometrischen Helligkeit
erschwert und so zu großen Unsicherheiten in den berechneten Leuchtkräften führt. Für
GM Aur beispielsweise finden sich in der Literatur beobachtete Leuchtkräfte zwischen
1,00 L� und 3,96 L� ([HW04], [VBJ93]). Deshalb werden die Einzel-TTS nicht für den
Test mit Entwicklungsmodellen verwendet.

8.2 Nicht bedeckende Doppel-TTS

Bei spektroskopischen Doppelsternen kann das Verhältnis der Massen der beiden Kom-
ponenten aus den Variationen ihrer Radialgeschwindigkeiten bestimmt werden. Die Ge-
samtmasse kann allerdings nur bestimmt werden, wenn die Inklination i, also der Win-
kel zwischen der Achse der Bahnebene und der Sichtlinie, bekannt ist. Die Inklination
kann aus der Kinematik einer umgebenden Scheibe (wie bei UZ Tau E [SDG00]) oder
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8 Diskussion möglicher Untersuchungsobjekte

aus zusätzlichen astrometrischen Beobachtungen (wie bei NTTS 045251+3016) bestimmt
werden.

Die Modellrechnungen für AK Sco gehen von zwei gleichen Komponenten aus. Aus
bolometrischer Helligkeit, Temperatur und Entfernung folen die Radien beider Kompo-
nenten, die als obere Grenze möglicher Inklinationen dienen, da keine Bedeckungen beob-
achtet wurden. Die beobachteten Spektren dienen zur weiteren Einschränkung möglicher
Massen. [AMD+03].

Aufgelöste Farben für UZ Tau E und AK Sco sind nicht bekannt, deshalb werden diese
Objekte nicht für den Test mit Entwicklungsmodellen verwendet. Bei NTTS045251+3016
ist V −H jeweils für Primär- und Sekundärkomponente angegeben. Diese Werte wurden
allerdings mit Hilfe der Skala KH95d aus dem Spektraltyp der Primärkomponente berech-
net [SML+01]. Da KH95d die einzige bekannte Skala für V − H ist, würde der Test mit
Entwicklungsmodellen die von [SML+01] selbst angegebenen Ergebnisse reproduzieren.
Deshalb wird auch dieses Objekt nicht getestet.

8.3 Bedeckende Doppelsterne mit einer TTS-Komponente

8.3.1 TY CrA

Die Primärkomponente von TY CrA ist ein Herbig-Be-Stern (Spektraltyp B7 –B9), die
Sekundärkomponente ein TTS mit Spektraltyp spät-G bis früh-K. TY CrA enthält eine
dritte Komponente und das ganze System ist in einen Reflexionsnebel eingebettet. Licht-
kurven für dieses System wurden im Strömgren-Filtersystem aufgenommen. [CMV+98]

Da die in dieser Arbeit verwendeten Skalen, bis auf KH95d, nicht für B-Sterne geeignet
sind und somit keine Farbindextemperaturen der Primärkomponente berechnet werden
können, wird TY CrA im Rahmen dieser Diplomarbeit nicht für den Test mittels Ent-
wicklungsmodellen herangezogen. Auch der Test nur mit der Sekundärkomponente ist
nicht möglich, da aufgelöste Farben nicht berechnet werden können, weil die Lichtkurven
mit dem nicht verfügbaren Programm von [WD71] analysiert wurden (siehe Abschnitt
8.4).

8.3.2 EK Cep

Für EK Cep gibt es tabellierte B-, V - und R- Lichtkurven.

• Ebbighausen (1966) [Ebb66]: B-Lichtkurve, aufgenommen 1965

• Ebbighausen & Hill (1990) [EH90]: V - und R-Lichtkurve, aufgenommen 1977 – 1978

• Khaliullin (1983) [Kha83a] : V -Lichtkurve, aufgenommen vermutlich 1979 – 1981
(angegebene Julianische Daten vermutlich um 4000 Tage zu hocha)

aVon den in [Kha83a], Tabelle 1, aufgeführten Julianischen Daten (3902,3622 – 4629,5497) wurde ver-
mutlich nicht 2 444000, sondern nur 2 440000 subtrahiert. Andernfalls wäre die Lichtkurve 1990 –
1991 aufgenommen worden, also zu spät für eine Arbeit von 1983.
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8.4 Bedeckende Doppel-TTS

Lösungen dieser Lichtkurven sind zu finden in Mezzetti et al. (1980) [MPGM80], Hill
& Ebbighausen (1984) [HE84], Khaliullin (1983) [Kha83a] und Popper (1987) [Pop87].
Die in diesen Arbeiten angegebenen Werte für Spektraltyp, Temperatur, Radius, Mas-
se, Leuchtkraft, Farbindizes usw. der einzelnen Komponenten weichen zum Teil deutlich
voneinander ab.

Die Primärkomponente hat einen frühen Spektraltyp (B9 bis A1,5) und befindet sich
auf der Alter-Null-Hauptreihe ([Kha83a], [HE84]). Die Sekundärkomponente befindet sich
ebenfalls auf der Alter-Null-Hauptreihe oder ist noch im Vorhauptreihenstadium (zu
großer Radius für Hauptreihenstern) [Tom83]. [HE84] berechneten die Farbindizes der
Sekundärkomponente aus den relativen Beiträgen der beiden Komponenten zur Hellig-
keit im B-, V- und R-Band und der entsprechenden Gesamthelligkeit in verschiedenen
Phasen [Kha83a]. Die Farbindizes, die aus diesen Werten während des Primärminimums
berechnet wurden, weichen deutlich von den Farbindizes ab, die eine Phase außerhalb
der Bedeckungen widerspiegeln. Folglich sind auch die diesen Farbindizes entsprechenden
Spektraltypen deutlich diskrepant voneinander (siehe Tabelle 8.1).

Tabelle 8.1: In [HE84] angegebene Farbindizes und entsprechende Spektraltypen der
Sekundärkomponente

außerhalb der Bedeckungen während Primärminimum
B − V 0,54 ± 0,05 0,63 ± 0,05
entsprechender Spektraltyp F7 – G0 G0 – G8
V − R 0,57 ± 0,05 0,82 ± 0,05
entsprechender Spektraltyp G2 – G9 K3 – K4

Für die Quellen der Bahnelemente und die genaue Diskussion der Abweichungen und
möglicher Ursachen sei auf die oben angegebenen Referenzen verwiesen.

Da die in dieser Arbeit verwendeten Skalen, bis auf KH95d, nicht die Spektraltypen
B–A umfassen und somit keine Farbindextemperaturen der Primärkomponente berech-
net werden können und außerdem die für die Sekundärkomponente angegebenen Farben
stark voneinander abweichen, wird EK Cep im Rahmen dieser Diplomarbeit nicht für den
Test mit Entwicklungsmodellen verwendet.

8.4 Bedeckende Doppel-TTS

Da bedeckende Doppelsterne mit ihrem geringen Abstand voneinander nicht getrennt
beobachtbar sind, können die Farben nur aus den Lichtkurven berechnet werden. Dies
kann zum Einen analytisch geschehen, was bei V1642 Ori A versucht wurde. Die Fehler
für die Farbindizes der Sekundärkomponente sind bei dieser Methode allerdings teilweise
zu groß (siehe Anhang B).

Analyseprogramme für Lichtkurven wie beispielsweise
”
Nightfall“ von R. Wichmann

können aus Lichtkurven von Bedeckungsveränderlichen deren Massen, Radien, Effektiv-
temperaturen usw. bestimmen. Dies geschieht iterativ, indem aus diesen Parametern die
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8 Diskussion möglicher Untersuchungsobjekte

Lichtkurve berechnet und der Unterschied zwischen berechneter und vorgegebener Licht-
kurve minimiert wird. Als Nebenprodukt erhält man (je nach Analyseprogramm) auch
die getrennten Breitbandleuchtkräfte der Komponenten, allerdings werden diese in der
Regel nicht mit veröffentlicht. Um sie zu berechnen, könnte man die Analyse erneut
durchführen, was allerdings sehr zeitaufwendig ist. Es ist allerdings ausreichend, nur den
letzten Schritt erneut durchzuführen, also aus den endgültigen Parametern die endgültige
Lichtkurve und damit die getrennten Breitbandleuchtkräfte zu berechnen. Dafür muss al-
lerdings das gleiche Analyseprogramm mit gleichen Einstellungen (Atmosphärenmodell,
Behandlung von Mitte-Rand-Verdunklung und Reflexionseffekten, ...) verwendet werden
wie auch zur ursprünglichen Analyse der Lichtkurve. Deshalb kann diese Methode in die-
ser Arbeit nur auf V1642 Ori A angewendet werden, weil nur dieses Objekt mit dem mir
zur Verfügung stehenden Programm

”
Nightfall“ analysiert wurde. (V1174 Ori wurde von

[SMV+04] mit dem Programm von [WD71] analysiert.)
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9 V1642 Ori – Vergleich mit Entwicklungsmodellen

Dieses Objekt ist ein Doppelstern, dessen A-Komponente wiederum ein bedeckender Dop-
pel-TTS ist.

9.1 Farbindizes und Farbindextemperaturen

Die für die Berechnung der Lichtkurve verwendeten Eigenschaften der Komponenten
und ihres Orbits sind in Tabelle 9.1 zusammengefasst. Sie entsprechen der gleichzeitigen
Lösung der BVJHK-Lichtkurven aus [CFA+04], Tabelle 4, bei welcher der Einfluss von
Sternflecken vorher korrigiert wurde. Zusätzlich ist die absolute Photometrie von V1642
Ori A ([CFA+04], Tabelle 2) angegeben.

Tabelle 9.1: Für die Berechnung der getrennten Helligkeiten verwendete Parameter und
Gesamthelligkeiten

Parameter [Einheit] Wert
Exzentrizität e 0
Masseverhältnis q 0,7305
Temperatur TAa [K] 5200
Inklination i [o] 86,53 ± 0,03
Temperatur TAb [K] 4220 ± 50
RAa

a 0,33 ± 0,01
RAb

a 0,36 ± 0,02
BAa+Ab 13,54 ± 0,06
VAa+Ab 12,61 ± 0,05
JAa+Ab 10,73 ± 0,02
HAa+Ab 10,17 ± 0,02
JAa+Ab 10,03 ± 0,02

ain Einheiten des Roche-Radius der jeweiligen Komponente

Aus diesen Werten werden von
”
Nightfall“ die endgültige Lichtkurve und damit die

Flüsse FX,Aa und FX,Ab der beiden Komponenten in verschiedenen Bändern X berechnet.
Die NextGen-Atmosphärenmodelle von Hauschildt et al. (1999) [HAB99] werden ver-
wendet; die Mitte-Rand-Verdunkelung wird mit einem Wurzelgesetz approximiert. Diese
Einstellungen entsprechen den von [CFA+04] für die ursprüngliche Analyse verwendeten.

Aus dem Gesamtfluss FX,Aa+FX,Ab und der aus [CFA+04] entnommenen Gesamthellig-
keit XAa+Ab in einem Band X kann man nach (1.7) die Flusskalibration SX,kalib berechnen,
aus dieser wiederum die Helligkeiten der beiden Komponenten.
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9 V1642 Ori – Vergleich mit Entwicklungsmodellen

Um eine Fehlerabschätzung zu erhalten, wurde diese Rechnung mit allen möglichen
Kombinationen aus oberen und unteren Fehlergrenzen der Parameter und der Gesamt-
helligkeiten durchgeführt, insgesamt also 25-mal für jedes Band (i, TAb, RAa, RAb und
XAa+Ab). Der endgültige Wert mit Fehler ist dann der Mittelwert mit Standardabweichung
all dieser so erhaltenen Helligkeiten (Tabelle 9.2). Um den Einfluss des Atmosphären-
modells gering zu halten, wurden nur die Helligkeiten berechnet, für die Lichtkurven
vorliegen.

Tabelle 9.2: Aus den Lichtkurven berechnete Breitbandhelligkeiten für V1642 Ori A

Primärkomponente Aa Sekundärkomponente Ab
B 13,74 ± 0,04 15,70 ± 0,16
V 12,87 ± 0,04 14,44 ± 0,14
J 11,19 ± 0,05 11,92 ± 0,10
H 10,74 ± 0,06 11,17 ± 0,08
K 10,60 ± 0,06 11,03 ± 0,08

Aus E(B−V ) = 0,10 [CFA+04] und angenommenen RV = 3,1 folgen die Extinktionen
der einzelnen Bänder (siehe Kapitel 4.3) und damit die Eigenfarben (Tabelle 9.3). Die
Fehler der Eigenfarben wurden mit Gaußscher Fehleraddition berechnet.

Tabelle 9.3: Intrinsische Eigenfarben für V1642 Ori A

Primärkomponente Aa Sekundärkomponente Ab
B − V 0,77 ± 0,06 1,16 ± 0,21
V − J 1,45 ± 0,06 2,29 ± 0,17
V − H 1,86 ± 0,07 3,00 ± 0,16
V − K 1,98 ± 0,07 3,12 ± 0,16
J − H 0,42 ± 0,08 0,72 ± 0,13
J − K 0,54 ± 0,08 0,84 ± 0,13

Aus den Eigenfarben lassen sich dann mit den in Kapitel 5 beschriebenen Konversions-
skalen die Farbindextemperaturen berechnen (log g = 3± 2 und [Fe/H] = −0,05 ± 0,55).
Diese Temperaturen sind in Tabelle 9.4 angegeben. Die Skalen werden für den Test
mit Entwicklungsmodellen (Abschnitt 9.2) nur verwendet, wenn sie Temperaturen für
beide Komponenten liefern und die Primärkomponente eindeutig heißer ist als die Se-
kundärkomponente, d. h. dass sich die Fehlerbalken der Temperaturen nicht überlappen
dürfen. Zum Vergleich sind die Originalwerte aus [CFA+04], Tabelle 5, mit angegeben.
In dieser Tabelle, welche die endgültige Lösung enthält, werden beide Temperaturen mit
einem Fehler von 150 K angegeben.

In den Abbildungen 9.1 und 9.2 sind die Temperaturen für die Primär- bzw. für die
Sekundärkomponente graphisch dargestellt.
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9.1 Farbindizes und Farbindextemperaturen

Tabelle 9.4: Farbindextemperaturen für V1642 Ori A
Mit (–) sind von dem Test mit Entwicklungsmodellen ausgeschlossene Skalen gekenn-
zeichnet.

Farbindex Skala Temperatur von
V1642 Ori Aa V1642 Ori Ab

Originalwerte aus [CFA+04] (5200 ± 150) K (4220 ± 150) K
(B − V ) (–) HBS00d (5380 ± 330) K (4520 ± 590) K

(–) HBS00g (5370 ± 480) K (4540 ± 760) K
(–) AAMR96d (5260 ± 260) K
(–) AAMR99g(3) (5280 ± 270) K
(–) AAMR99g(4) (5280 ± 400) K
(–) GCC96g(1) (5370 ± 480) K (4540 ± 990) K
(–) GCC96d (5370 ± 720) K (4550 ± 1550) K

(–) SF00i 5320+250
−240 K

KH95d 5430+260
−280 K 4350+450

−320 K

(V − J) KH95d 5220+200
−210 K 4160+260

−200 K

(V − H) KH95d (5270 ± 200) K 4090+210
−160 K

(V − K) HBS00d (5180 ± 220) K (4330 ± 350) K
HBS00g (5170 ± 250) K (4170 ± 380) K
HBS00d (5160 ± 220) K (4330 ± 350) K
HBS00g (5150 ± 250) K (4160 ± 380) K

(–) AAMR96d(8) (5120 ± 190) K
(–) AAMR99g(8) (5130 ± 110) K
(–) GCC96g(1) (5140 ± 260) K
(–) GCC96g(2) (4150 ± 1080) K
(–) GCC96d (5180 ± 500) K (4330 ± 1190) K
(–) BLG94i (5130 ± 90) K

Ben98g(GK) 5070+120
−110 K 4130+200

−190 K
(–) Ben98d(GK) (5090 ± 120) K

Ben98i(FGK) (5080 ± 120) K 4140+210
−200 K

KH95d (5220 ± 200) K 4090+210
−160 K

(J − H) (–) AAMR96d (4990 ± 390) K
(–) AAMR99g (5030 ± 440) K

(J − K) (–) HBS00d (5020 ± 730) K
(–) HBS00g (4980 ± 470) K (4050 ± 670) K
(–) HBS00d (5180 ± 670) K (4270 ± 1070) K
(–) HBS00g (5130 ± 440) K (4220 ± 630) K
(–) AAMR96d (4860 ± 330) K
(–) AAMR99g (4890 ± 370) K
(–) GCC96g(1) (5100 ± 980) K (4250 ± 2030) K
(–) GCC96d (5160 ± 2660) K
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9 V1642 Ori – Vergleich mit Entwicklungsmodellen

Abbildung 9.1: Graphische Darstellung der Farbindextemperaturen für die Primärkom-
ponente.
Mit gefüllten Kreisen sind die Temperaturen dargestellt, die auch für den Test mit
Entwicklungsmodellen verwendet werden.
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9.1 Farbindizes und Farbindextemperaturen

Abbildung 9.2: Graphische Darstellung der Farbindextemperaturen für die Se-
kundärkomponente.
Mit gefüllten Kreisen sind die Temperaturen dargestellt, die auch für den Test mit
Entwicklungsmodellen verwendet werden.
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9.2 Test im HRD

Weil in [CFA+04], Tabelle 5, der relative Fehler der Schwerebeschleunigungen log g klei-
ner als der relative Fehler der Leuchtkräfte L ist, wird der Test sowohl im Kiel-Diagramm
(log g über Teff) als auch zu Vergleichszwecken im Hertzsprung-Russell-Diagramm durch-
geführt. Für den Test werden die Leuchtkräfte L, Schwerebeschleunigungen log g und
Massen M aus der Originalarbeit [CFA+04] verwendet:

LAa = 1,37 ± 0,15 L�, log gAa = 4,22 ± 0,02, MAa = 1,27 ± 0,01 M�

LAb = 0,52 ± 0,15 L�, log gAb = 4,14 ± 0,02, MAb = 0,93 ± 0,01 M� .

Beide Komponenten sind also Leuchtkraftklasse IV – V. Es sollten also entsprechend
Konversionsskalen für Zwergsterne die besten Ergebnisse liefern.

Der Test wurde mit Programmen von Matthias Ammler durchgeführt, die zusätzliche Iso-
chronen und Entwicklungswege aus den von den jeweiligen Autoren berechneten Modellen
linear interpolieren. Damit lassen sich automatisch die Isochronen und Entwicklungswege
finden, die mit den Werten der Primär- bzw. der Sekundärkomponente konsistent sind.

Die Ergebnisse der Tests sind in den Tabellen 9.5 bis 9.8 zu finden. Zu jeder Kombi-
nation aus Entwicklungsmodell und Konversionsskala sind drei Kästchen angegeben. In
der linken oberen Ecke wird angegeben, ob die aus dem verwendeten Entwicklungsmodell
bestimmte Masse der Primärkomponente mit der aus der Lichtkurve berechneten Masse
übereinstimmt (grün) oder ob eine Diskrepanz besteht (rot). In der rechten oberen Ecke
ist die Übereinstimmung in der Masse der Sekundärkomponente angegeben.

Das jeweils in der unteren Zeile angegebene Alter dieses Doppel-TTS entspricht den
mit der Primärkomponente konsistenten Isochronen, für die eine mit der Sekundärkom-
ponente konsistente Isochrone mit ähnlichem (±106 Jahre) Alter gefunden wurde. Ein
roter Hintergrund bedeutet, dass sich keine solche Isochrone finden lässt. Ein gelber Hin-
tergrund wird verwendet, wenn genau eine solche Isochrone gefunden wurde; ein grüner
Hintergrund, wenn mehrere Isochronen gefunden wurden.

In Abbildung 9.3 ist diese Prozedur an einem konkreten Beispiel erläutert.

In den Tabellen verwendete Abkürzungen:

• FST – full spectrum of turbulence; MLT – Mischungswegtheorie

• Parameter bei [BCAH98] ([M/H]; Y ; α)

• Parameter bei [DM97] (Y ; Z; XD)

• Parameter bei [SDF00] (X; Y ; Z)
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9.2 Test im HRD

Abbildung 9.3: Der Ablauf des Tests im HRD am Beispiel des Entwicklungsmodells
von [PS99]. Die Rechtecke entsprechen den Fehlergrenzen für die Primär- bzw. Se-
kundärkomponente. Die blauen Linien sind die (interpolierten) Isochronen, die mit den
Werten für die Primärkomponente konsistent sind (Altersbereich 9,4 ... 20,1 Millionen
Jahre); die grünen Linien sind entsprechend die Isochronen für die Sekundärkompo-
nente (3,3 ... 15,9 Millionen Jahre). Für die Isochronen der Primärkomponente für 9,4
... 16,5 Millionen Jahre gibt es Isochronen der Sekundärkomponente mit ähnlichem
(±106 Jahre) Alter.
Die orangen Linien geben die interpolierten Entwicklungswege für die Fehlergrenzen
der Masse der Primär- bzw. Sekundärkomponente an. Das Entwicklungsmodell [PS99]
ist also mit der Masse der Sekundärkomponente konsistent, aber nicht mit der Masse
der Primärkomponente.

Bemerkung: [PS99] selbst geben in diesem Bereich nur Isochronen für 3, 5, 10
und 30 Millionen Jahre sowie Entwicklungswege für 0,6, 0,8, 1,2 und 1,5 Sonnenmas-
sen an.
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9 V1642 Ori – Vergleich mit Entwicklungsmodellen

Tabelle 9.5: Ergebnisse der Entwicklungsmodelle bei Test im Kiel-Diagramm
Weitere Erläuterungen siehe Text

[CFA+04] KH95d KH95d KH95d HBS00d HBS00g
Modell (B − V )? (V − J)JG (V − H)JG (V − K)CIT (V − K)CIT

[BCAH98]

( 0,0; 0,275; 1,0) — — — — — —

[BCAH98]

( 0,0; 0,275; 1,5) — — — — — —

[BCAH98]

( 0,0; 0,282; 1,9) — — — — — 8

[BCAH98]

(-0,5; 0,25; 1,0) — — — — — —

[DM94]

(FST) — — — — — 7

[DM94]

(MLT) 5 – 6 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[DM97]

(0,26; 0,01; 2 · 10−5) 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[DM97]

(0,26; 0,01; 4 · 10−5) 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[DM97]

(0,28; 0,02; 1 · 10−5) 5 – 6 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[DM97]

(0,28; 0,02; 2 · 10−5) 5 – 6 6 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[DM97]

(0,28; 0,02; 4 · 10−5) 5 – 6 — 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

[PS99]

— — — — — —

[SDF00]

( 0,734; 0,256; 0,010) — — — — — —

[SDF00]

( 0,703; 0,277; 0,020) — — — — — —

[SDF00]

( 0,703; 0,277; 0,020; Ü) — — — — — —

[SDF00]

( 0,673; 0,297; 0,030) — — — — — —

[SDF00]

( 0,642; 0,318; 0,040) — — — — — —

Y2

(Z = 0, 01) — — — — — —

Y2

(Z = 0, 02) — — — — — —

Y2

(Z = 0, 04) — — — — — —

Y2

(Z = 0, 06) — — — — — —

Y2

(Z = 0, 08) — — — — — —
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9.2 Test im HRD

Tabelle 9.6: Fortsetzung von Tabelle 9.5

HBS00d HBS00g Ben98g(GK) Ben98i(FGK) KH95d kombiniert
(V − K)JG (V − K)JG (V − K)J (V − K)J (V − K)JG V − K

— — — — — —

— — — — — —

— 8 — — — 8

— — — — — —

— 7 — — — 7 – 8

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

5 – 6 5 – 7 5 – 6 5 – 6 5 – 6 5 – 7

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— — — — — —

— 6 — — — —

— — — — — —

— — — — — —
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Tabelle 9.7: Ergebnisse der Entwicklungsmodelle bei Test im HRD
Weitere Erläuterungen siehe Text

[CFA+04] KH95d KH95d KH95d HBS00d HBS00g
Modell (B − V )? (V − J)JG (V − H)JG (V − K)CIT (V − K)CIT

[BCAH98]

( 0,0; 0,275; 1,0) 16 – 25 20 – 50 16 – 25 18 – 22 16 – 32 14 – 32

[BCAH98]

( 0,0; 0,275; 1,5) 10 – 18 13 – 25 10 – 18 10 – 14 9 – 22 9 – 25

[BCAH98]

( 0,0; 0,282; 1,9) 8 – 14 9 – 25 8 – 16 8 – 13 7 – 18 7 – 18

[BCAH98]

(-0,5; 0,25; 1,0) 9 – 14 13 – 22 9 – 14 9 – 11 9 – 20 8 – 18

[DM94]

(FST) 7 – 13 8 – 23 6 – 13 7 – 10 6 – 16 5 – 16

[DM94]

(MLT) 4 – 10 6 – 23 4 – 10 5 – 9 4 – 13 3 – 13

[DM97]

(0,26; 0,01; 2 · 10−5) 4 – 8 4 – 17 3 – 9 4 – 7 3 – 10 3 – 10

[DM97]

(0,26; 0,01; 4 · 10−5) 4 – 8 4 – 17 3 – 9 4 – 7 3 – 10 3 – 10

[DM97]

(0,28; 0,02; 1 · 10−5) 4 – 9 5 – 22 4 – 10 5 – 8 3 – 13 3 – 11

[DM97]

(0,28; 0,02; 2 · 10−5) 5 – 9 5 – 22 4 – 10 5 – 8 3 – 13 3 – 11

[DM97]

(0,28; 0,02; 4 · 10−5) 5 – 8 6 – 22 4 – 9 5 – 8 4 – 15 3 – 11

[PS99]

9 – 16 11 – 43 9 – 18 10 – 13 8 – 22 7 – 22

[SDF00]

( 0,734; 0,256; 0,010) 8 – 14 9 – 28 7 – 15 8 – 12 6 – 20 6 – 20

[SDF00]

( 0,703; 0,277; 0,020) 11 – 18 12 – 40 10 – 20 11 – 15 9 – 28 8 – 25

[SDF00]

( 0,703; 0,277; 0,020; Ü) 11 – 17 12 – 40 10 – 20 11 – 15 9 – 28 8 – 25

[SDF00]

( 0,673; 0,297; 0,030) 12 – 18 15 – 40 11 – 22 12 – 17 10 – 35 9 – 28

[SDF00]

( 0,642; 0,318; 0,040) 11 – 18 12 – 40 10 – 20 11 – 15 9 – 28 8 – 25

Y2

(Z = 0,01) 5 – 8 6 – 20 4 – 9 5 – 6 4 – 13 4 – 11

Y2

(Z = 0,02) 7 – 10 8 – 27 7 – 11 8 7 – 18 6 – 17

Y2

(Z = 0,04) 10 – 11 11 – 30 9 – 13 10 9 – 22 8 – 18

Y2

(Z = 0,06) 9 – 11 11 – 32 9 – 13 10 9 – 22 8 – 18

Y2

(Z = 0,06) 8 – 10 9 – 28 8 – 11 8 – 9 7 – 20 7 – 17
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9.2 Test im HRD

Tabelle 9.8: Fortsetzung von Tabelle 9.7

HBS00d HBS00g Ben98g(GK) Ben98i(FGK) KH95d kombiniert
(V − K)JG (V − K)JG (V − K)J (V − K)J (V − K)JG V − K

14 – 32 13 – 32 14 – 22 16 – 22 16 – 22 14 – 31

9 – 22 9 – 22 9 – 16 9 – 18 10 – 14 9 – 22

7 – 18 6 – 18 7 – 13 7 – 14 8 – 13 7 – 18

8 – 20 8 – 18 9 – 13 9 – 13 9 – 11 8 – 18

6 – 16 5 – 16 6 – 10 6 – 13 6 – 10 5 – 16

4 – 13 3 – 13 4 – 9 4 – 9 4 – 9 3 – 13

3 – 10 2 – 10 3 – 7 3 – 8 3 – 7 3 – 10

3 – 10 2 – 10 3 – 7 3 – 8 3 – 7 3 – 10

3 – 13 3 – 11 3 – 8 3 – 8 4 – 8 3 – 11

3 – 13 3 – 11 3 – 8 3 – 8 4 – 8 3 – 13

3 – 13 3 – 11 3 – 8 4 – 8 4 – 8 3 – 13

8 – 20 7 – 22 8 – 15 8 – 15 9 – 13 7 – 20

6 – 18 6 – 20 6 – 13 6 – 13 7 – 12 6 – 18

8 – 28 8 – 25 9 – 17 9 – 17 10 – 15 8 – 25

8 – 28 8 – 25 8 – 17 9 – 17 10 – 15 8 – 25

10 – 28 9 – 25 10 – 18 10 – 18 11 – 17 9 – 28

8 – 25 8 – 25 8 – 17 9 – 18 10 – 15 8 – 25

4 – 11 3 – 11 4 – 7 4 – 7 4 – 6 4 – 11

6 – 18 6 – 17 7 – 10 7 – 10 7 – 8 6 – 17

9 – 20 8 – 18 9 – 10 9 – 11 9 – 10 9 – 20

8 – 20 8 – 17 8 – 10 9 – 10 9 – 10 8 – 20

7 – 20 6 – 17 7 – 10 7 – 10 8 – 9 7 – 18
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9 V1642 Ori – Vergleich mit Entwicklungsmodellen

9.3 Diskussion

Beim Test im Kiel-Diagramm liefern nur die Entwicklungsmodelle von [BCAH98] mit
α = 1,9, [DM94] und [DM97] bei einigen Kombinationen mit Konversionsskalen über-
haupt konsistente Ergebnisse, am besten passt das Modell [DM94] mit MLT.

Wird dieser Test im HRD – also mit der Leuchtkraft L statt mit der Schwerebeschleu-
nigung log g – durchgeführt, so liefert jedes Entwicklungsmodell konsistente Ergebnisse
in Kombination mit mindestens einer Konversionsskala. Die generell bessere Überein-
stimmung, vor allem bei dem Kriterium der Gleichaltrigkeit, liegt sicherlich mit an dem
größeren relativen Fehler der Leuchtkräfte, in die rein formal der vierfache relative Fehler
der Temperaturen und der doppelte relative Fehler der Radien eingeht.

Die Entwicklungsmodelle, die beim Test im Kiel-Diagramm in Kombination mit (fast)
jeder Konversionsskala zwar konsistente Massen, aber nie Gleichaltrigkeit ergeben, erge-
ben folglich beim Test im HRD die besten Ergebnisse. Dies betrifft die Entwicklungsmo-
delle von [BCAH98] mit α = 1,5 und α = 1,9, von [DM94] mit FST-Mischungstheorie
und alle Modelle von [SDF00] außer das mit Z = 0,10. Weiterhin ergibt das Y2-Modell
mit Z = 0,04 beim Test im HRD mit allen Konversionsskalen konsistente Ergebnisse,
wobei allerdings bei der Kombination mit der Konversionskala KH95d (V − H)JG nur
eine Isochrone Gleichaltrigkeit ergibt.

Wegen dem größeren relativen Fehler der Leuchtkräfte ergibt sich beim Test im HRD
auch insgesamt ein größeres Intervall möglicher Alter (3 ... 50 Millionen Jahre) als beim
Test im Kiel-Diagramm (5 ... 8 Millionen Jahre).

Die verschiedenen Entwicklungsmodelle ergeben allerdings unterschiedliche Alter. Bei
Verwendung der Originalwerte von [CFA+04] und Test im HRD ergeben die Modelle von
[DM97] die kleinsten Alter mit 4 ... 8 Millionen Jahren; das Modell von [BCAH98] mit
α = 1,0 und Y = 0,275 entsprechend die größten Alter mit etwa 16 ... 25 Millionen Jahren.

Insgesamt am besten passen die Konversionsskalen HBS00d (V − K)CIT, HBS00d (V −
K)JG und

”
kombiniert V −K“. Bei Test im Kiel-Diagramm ergeben sich bei Verwendung

der Riesenskalen von [HBS00] etwas größere Intervalle möglicher Alter als bei Verwendung
der Zwergskalen der gleichen Arbeit.
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Teil V

Zusammenfassung und Ausblick





Die Farbindex-Effektivtemperatur-Skalen wurden zum Einen mit einer großen Stich-
probe von Einzel-TTS getestet. Konsistent mit den mittleren Spektraltemperaturen sind
die Konversionsskalen KH95d (V −H)JG, AAMR99g(8) (V −K)TCS, GCC96g(1) (V −K)J,
BLG94i (V −K)J, KH95d (V −K)JG,

”
kombiniert V −K“, HSS94d IC − J , AAMR96d

(J −H)TCS, AAMR99g (J −H)TCS, AAMR96d (J −K)TCS und AAMR99g (J −K)TCS.
Der statistische Vergleich der Farbindextemperaturen mit den Farbtemperaturen konn-

te für TTS nicht durchgeführt werden, weil dieser Test sogar bei entwickelten Sternen
ohne große Variabilität und ohne Exzesse scheitert. Bei relativ frühen Spektraltypen (∼
F0 – G5) stimmen die Farbtemperaturen mit den Farbindextemperaturen besser überein,
wenn sie mit den Flüssen in allen Bändern berechnet werden. Bei späten Spektraltypen
(∼ G5 – K5) ist die Übereinstimmung besser, wenn die Farbtemperaturen nur aus den
Flüssen im B- bis I-Band berechnet werden.

Der Test mit Entwicklungsmodellen konnte nur mit dem bedeckenden Doppel-TTS
V1642 Ori A durchgeführt werden. Die besten Übereinstimmungen ergeben sich dabei
für die Skalen HBS00d (V − K)CIT, HBS00d (V − K)JG und

”
kombiniert V − K“. Te-

stet man die Modelle im HRD, so ergeben die Entwicklungsmodelle von [BCAH98] mit
α = 1,5 bzw. α = 1,9, von [DM94] mit FST-Mischungstheorie, alle Modelle von [SDF00]
außer das mit Z = 0,10, sowie (mit Einschränkungen) das Y2-Modell mit Z = 0,04 die
besten Übereinstimmungen. Beim Test im Kiel-Diagramm liefern die Modelle [BCAH98]
(0,0; 0,275; 1,0) und [DM94] (FST) zumindest für einige Konversionsskalen konsistente
Ergebnisse.

Der Test von Entwicklungsmodellen im Kiel-Diagramm ist generell strenger als der Test
im HRD und sollte deshalb für bedeckende Doppelsterne, bei denen log g bekannt ist,
bevorzugt werden. Zumeist wird aber auch für solche Objekte das HRD verwendet (siehe
z. B. [CFA+04]).

Die Verwendung interpolierter Isochronen und Entwicklungswege bietet natürlich eine
höhere Genauigkeit z. B. bei der Altersbestimmung. Allerdings ist noch zu untersuchen,
inwieweit die Interpolation die physikalische Realität widerspiegelt.

87





Teil VI

Anhang





A Korrekturen an den Originalarbeiten

• [AAMR99a]: Das Vorzeichen von a3 in der generellen Gleichung für Tabelle 2 sollte

”
+“ statt

”
-“ sein. (Quelle: [AAMR01])

• [AAMR99b]: Bei Verwendung der Beziehung Fbol = σT 4
eff ist nicht der Fluss direkt

über der Erdatmosphäre, sondern der Gesamtfluss der Sternoberfläche gemeint.

• [DM94]: Es wurden nicht die Opazitäten von [AAJ89] verwendet, sondern von Alex-
ander (1993), private Kommunikation (Quelle: [DM97])

• [DM97]: Die nicht existente Quellenangabe
”
Rogers, F.J. & Iglesias C.A., 1993,

ApJ, 421, 572“ entspricht wahrscheinlich [IR93]

• [EH90]: Die angegebenen relativen Magnituden in Spalte 3 auf Seite 495 sind sy-
stematisch etwa 0,08 Magnituden zu niedrig.

• [GCC96]: Der a3-Koeffizient der 1. Relation für V − R und Größenklasse III ist
+85,49 statt -85,49 (Quelle: [HBS00])

• [HBS00], Tabelle 5: Die zweite Spalte V −K ist für das CIT /CTIO-Farbsystem und
nicht das Johnson-Glass-Farbsystem (Quelle: elektronische Fassung der Tabelle)

• [HSS94], Tabelle 4: Die Temperaturen für die M-Zwerge stammen nicht aus [BB88],
sondern aus [Bes91].

• [Kha83a]: Von den in Tabelle 1 aufgeführten Julianischen Daten wurde nicht 2 444 000,
sondern 2 440 000 subtrahiert.

• [KH95]: Die in der Erläuterung zu Anhang A erwähnte Farbe V − JC entspricht
vermutlich V − IJ.
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B Analytische Berechnung der Farbindizes von V1642

Ori A

Dieses Kapitel beruht zum Teil auf [Amm01a].

B.1 Herleitung der Formeln

B.1.1
”
Sternscheibe“ und Sternoberfläche

Aus Sicht des Beobachters kommt das Licht scheinbar von einer Sternscheibe. Zwischen
dem Fluss auf der Sternoberfläche Φ und der über die Sternscheibe gemittelten Intensität
I gilt nach (4.39) in [UB01] die Beziehung:

I =
Φ

π

(1.6)
=

L

4π2R2
. (B.1)

Es gilt nach (1.5), (1.6) und (1.7)

m = −2,5 log
ΦR2

r2
+ konst = −2,5 log

L

4πr2
+ konst . (B.2)

Mit (B.1) ergibt sich

m = −2,5 log
IπR2

r2
+ konst = −2,5 log

H

r2
+ konst , (B.3)

wobei eine Flächenleuchtkraft H ≡ ASI analog zur Leuchtkraft L ≡ AOΦ definiert wurde.
AS ist hierbei die Fläche der Sternenscheibe, also AS = πR2. Zwischen Leuchtkraft und
Flächenleuchtkraft gilt somit die Beziehung

L = 4πH . (B.4)

In (B.2) rührt die beobachtete Strahlung also für den Beobachter von einer Sternkugel
her, in (B.3) von einer Sternscheibe. (B.3) lässt sich nun von Scheiben auf beliebige
zweidimensionale Formen verallgemeinern, solange die mittlere Intensität und der Betrag
der Fläche gleich bleiben. Daher eignet sich diese Art der Beschreibung besonders für die
Betrachtung bedeckender Systeme.

B.1.2 Prinzip der analytischen Berechnung

Im allgemeinen Fall ist zu keiner Zeit einer der beiden Sterne vollständig bedeckt. Das
heißt also, dass sich während des Primärminimums aus der Sicht des Beobachters die
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B Analytische Berechnung der Farbindizes von V1642 Ori A

Sternscheibe der Sekundärkomponente fast ganz innerhalb der Sternscheibe der Pri-
märkomponente befindet. Eine Sichel mit der Fläche ∆A steht noch über. Die gleiche
Fläche ist während des Sekundärminimums noch sichtbar, wenn die Sekundärkomponen-
te fast vollständig von der Primärkomponente abgedeckt wird. Auf diese Weise tragen
die unterschiedlichen Scheibenflächen und die Sichelfläche mit den jeweiligen Intensitäten
der Komponenten zur scheinbaren Helligkeit des Systems in den Bedeckungen bei. In
den bedeckungsfreien Phasen tragen beide Sternscheiben komplett zur Leuchtkraft bei.
Reflexionseffekte werden hier nicht berücksichtigt. Die Randverdunklung wird als ver-
nachlässigbar angenommen. Die Sichelfläche tritt symmetrisch mit der gleichen Größe in
den Bedeckungen auf. Nur ihre Funktion ändert sich, wie später genauer dargelegt wird.
Sie kann durch analytische Integration, durch Monte-Carlo-Integration oder durch eine
geometrische Betrachtung berechnet werden.

B.1.3 Beiträge zur Flächenleuchtkraft in den einzelnen Bedeckungsphasen

Im Primärminimum steht fast die gesamte Sekundärkomponente, bis auf eine sichel-
förmige Fläche ∆A, scheinbar vor der Primärkomponente. Es tragen also zur gesamten
Flächenleuchtkraft folgende Flächen bei:

AP
1 = πR2

1 −
(

πR2
2 − ∆A

)

a (B.5)

mit der Scheibenintensität I1 der Primärkomponente und

AP
2 = πR2

2 (B.6)

mit der Scheibenintensität I2 der Sekundärkomponente. Im Sekundärminimum nun
wird symmetrisch zum Primärminimum fast die ganze Sekundärkomponente, bis auf ∆A,
von der Primärkomponente bedeckt. Die beitragenden Flächen sind daher folgende:

AS
1 = πR2

1 (B.7)

mit der Scheibenintensität I1 und

AS
2 = ∆A (B.8)

mit der Scheibenintensität I2. Außerhalb der Bedeckungen sind beide Komponenten
ganz sichtbar. Die beitragenden Flächen sind daher einfach:

A0
1 = πR2

1 (B.9)

mit der Scheibenintensität I1 und

A0
2 = πR2

2 (B.10)

aDer Index P bezeichnet Größen während des Primärminimums, S Größen während des Sekundärmi-
nimums, 1 Größen der Primärkomponente, 2 Größen der Sekundärkomponente
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mit der Scheibenintensität I2. Für die Flächenleuchtkräfte gilt nun in jeder Phase:

H = A1I1 + A2I2 (B.11)

Es folgt daher mit (B.5) und (B.6), (B.7) und (B.8) und (B.9) und (B.10):

HP =
[

π
(

R2
1 − R2

2

)

+ ∆A
]

I1 + πR2
2I2 (B.12)

HS = πR2
1I1 + ∆AI2 (B.13)

H0 = π
(

R2
1I1 + R2

2I2

)

(B.14)

Mit (B.1) erhält man nach einigen Vereinfachungen:

HP =
1

4π

[(

1 +
∆A

πR2
1

− R2
2

R2
1

)

L1 + L2

]

(B.15)

HS =
1

4π

(

L1 +
∆A

πR2
2

L2

)

(B.16)

H0 =
1

4π
(L1 + L2) (B.17)

Multiplikation der Gleichungen mit 4π ergäbe wiederum Leuchtkräfte nach Gleichung
(B.4). Diese sind hier aber keine intrinsischen Eigenschaften der Objekten, sondern be-
schreiben ein System, wie es nur von einem Beobachter in einer bestimmten Richtung
aus gesehen wird. Daher möchte ich bei den für das Problem angepaßten Flächenleucht-
kräften bleiben, die sich direkt auf die vom Beobachter gesehene Projektion des Systems
beziehen. Die Leuchtkräfte L1 und L2 seien hier keine bolometrischen Größen, sondern
Platzhalter für die später einzusetzenden Breitbandleuchtkräfte. Diese wiederum werden
nicht explizit berechnet, sondern bilden das Verbindungsglied zu den Farbindizes. Im wei-
teren werden alle Grössen relativ berechnet und auf den Helligkeitslevel außerhalb der
Bedeckung bezogen. Die Gesamtleuchtkraft des Systems ist gegeben durch:

L0 = L1 + L2 (B.18)

So erhält man für (B.15) und (B.16) nach einigen Vereinfachungen:

HP

H0
= 1 +

(

∆A

πR2
1

− R2
2

R2
1

)

L1

L0
(B.19)

HS

H0
=

∆A

πR2
2

+

(

1 − ∆A

πR2
2

)

L1

L0
(B.20)

Aufgelöst nach der Leuchtkraft der Primärkomponente ergibt sich nach (B.19):

LP
1

L0
=

HP

H0 − 1

∆A
πR2

1

− R2
2

R2
1

=

(

HP

H0 − 1
)

R2
1

∆A
π

− R2
2

(B.21)

und nach (B.20):

LS
1

L0
=

HS

H0 − ∆A
πR2

2

1 − ∆A
πR2

2

(B.22)
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B Analytische Berechnung der Farbindizes von V1642 Ori A

Für die Sekundärkomponente folgt direkt aus (B.18):

L2

L0
= 1 − L1

L0
(B.23)

B.1.4 Umrechnen in scheinbare Helligkeiten

Die Differenz zweier scheinbarer Magnituden ergibt sich aus (B.2) zu

m1 − m2 = −2,5 log
L1r

2
2

r2
1L2

(B.24)

Die Entfernung des Doppelsterns ist groß gegen die Abstände der Komponenten unterein-
ander. Die Abstände der Komponenten vom Beobachter können daher als gleich angenom-
men werden. So ergibt sich schließlich für die scheinbare Helligkeit der Primärkomponente
aus (B.21):

mP
1 = m0 − 2,5 log









(

10−
mP

−m0

2,5 − 1

)

R2
1

∆A
π

− R2
2









(B.25)

und aus (B.22):

mS
1 = m0 − 2,5 log

10−
mS

−m0

2,5 − ∆A
πR2

2

1 − ∆A
πR2

2

(B.26)

Für die Sekundärkomponente folgt aus (B.23):

m2 = m0 − 2,5 log

(

1 − 10−
m1−m0

2,5

)

(B.27)

mP
1 und mS

1 müssen den gleichen Wert haben. mP
2 und mS

2 ergeben sich aus den errech-
neten Werten von mP

1 bzw. mS
1 .

B.1.5 Berechnung der Farbindizes

Formeln für Primärkomponente

Wendet man (B.25) auf zwei Breitbandhelligkeiten X und Y an, so erhält man für den
resultierenden Farbindex X − Y

(X − Y )P
1 = X0 − Y 0 − 2,5 log









(

10−
XP

−X0

2,5 − 1

)

R2
1

∆A
π

− R2
2









+ 2,5 log









(

10−
Y P

−Y 0

2,5 − 1

)

R2
1

∆A
π

− R2
2









(B.28)
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Anwenden der Logarithmengesetze ergibt nach einigen Vereinfachungen:

(X − Y )P
1 = X0 − Y 0 − 2,5 log

10−
XP

−X0

2,5 − 1

10−
Y P

−Y 0

2,5 − 1
(B.29)

Analog ergibt sich für (X − Y )S
1 aus (B.26):

(X − Y )S
1 = X0 − Y 0 − 2,5 log

10−
XS

−X0

2,5 − ∆A
πR2

2

10−
Y S

−Y 0

2,5 − ∆A
πR2

2

(B.30)

Rechenweg für die Sekundärkomponente

Mit L1 = L0 − L2 nach (B.18) erhält man für (B.15) und (B.16) nach einigen Vereinfa-
chungen:

HP

H0
= 1 +

∆A

πR2
1

− R2
2

R2
1

+

(

R2
2

R2
1

− ∆A

πR2
1

)

L2

L0
(B.31)

HS

H0
= 1 −

(

∆A

πR2
2

− 1

)

L2

L0
(B.32)

Aufgelöst nach der Leuchtkraft der Sekundärkomponente ergibt sich nach (B.31):

LP
2

L0
=

HP

H0 − 1 − ∆A
πR2

1

+
R2

2

R2
1

R2
2

R2
1

− ∆A
πR2

1

=

(

HP

H0 − 1 − ∆A
πR2

1

+
R2

2

R2
1

)

R2
1

R2
2 − ∆A

π

(B.33)

und nach (B.32):

LS
2

L0
=

HS

H0 − 1

1 − ∆A
πR2

2

(B.34)

Die Entfernung des Doppelsterns ist groß gegen die Abstände der Komponenten un-
tereinander. Die Abstände der Komponenten vom Beobachter können daher als gleich
angenommen werden. So ergibt sich schließlich entsprechend (B.24) für die scheinbare
Helligkeit der Sekundärkomponente aus (B.33):

mP
2 = m0 − 2,5 log









(

10−
mP

−m0

2,5 − 1 − ∆A
πR2

1

+
R2

2

R2
1

)

R2
1

R2
2 − ∆A

π









(B.35)

und aus (B.34):

mS
2 = m0 − 2,5 log

10−
mS

−m0

2,5 − 1

1 − ∆A
πR2

2

(B.36)
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Wendet man (B.35) auf zwei Breitbandleuchtkräfte X und Y an, so erhält man nach
einigen Umstellungen für den resultierenden Farbindex X − Y

(X − Y )P
2 = X0 − Y 0 − 2,5 log







10−
XP

−X0

2,5 − 1 − ∆A
πR2

1

+
R2

2

R2
1

10−
Y P

−Y 0

2,5 − 1 − ∆A
πR2

1

+
R2

2

R2
1






(B.37)

Analog ergibt sich für (X − Y )S
1 aus (B.36):

(X − Y )S
2 = X0 − Y 0 − 2,5 log

10−
XS

−X0

2,5 − 1

10−
Y S

−Y 0

2,5 − 1
(B.38)

Vernachlässigung der Sichelfläche

Für ∆A = 0 werden die Gleichungen (B.30) bzw. (B.37) zu:

(X − Y )S
1 = XS − YS (B.39)

bzw.

(X − Y )P
2 = X0 − Y 0 − 2,5 log







10−
XP

−X0

2,5 − 1 +
R2

2

R2
1

10−
Y P

−Y 0

2,5 − 1 +
R2

2

R2
1






(B.40)

B.1.6 Fehlerrechnung

Allgemeines

d

dx
log

10ax+b + c

d
=

d

dx

1

ln 10
ln
(

eax ln 1010b + c
)

− d

dx
log d

= (...)

=
a

1 + c · 10−ax−b
(B.41)
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Formeln

Nach einigen Zwischenschritten ergibt sich für (B.29) mit Gaußscher Fehlerfortpflanzung:
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Analog für (B.30), (B.37) und (B.38):
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B Analytische Berechnung der Farbindizes von V1642 Ori A

Mit: C = 1 + ∆A
πR2
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B.2 Werte für V1642 Ori A

B.2.1 Sichelfläche

Aus den Radien Ri der beiden Komponenten, der Inklination i und dem Abstand beider
Komponenten a wird die Sichelfläche ∆A durch Monte-Carlo-Integration berechnet. Die
verwendeten Werte sind RAa = 1,44 R�, RAb = 1,35 R�, i = 86,53◦, a = 2 · 11,56 R�

(aus [CSF+00] und [CFA+04]); auf eine Fehlerbetrachtung wird verzichtet.
Mit einer Million Schritten ergibt sich eine Fläche von 0,8353 R2

�
.

B.2.2 Breitbandhelligkeiten

Die Breitbandhelligkeiten XP und XS in den Minima wurden aus den unveröffentlichten
tabellierten Lichtkurven von Covino et al. (2004) bestimmt. Für B und V wurden die auf
den Einfluss der dritten Lichtquelle V 1642 Ori B korrigierten Magnituden verwendet. Für
J , H und K wurde nur differentielle Photometrie aufgenommen, die mit den Magnituden
aus [CFA+04], Tabelle 2, in absolute Photometrie umgerechnet wird.

Es wurde jeweils die geringste scheinbare Helligkeit in den Phasen 0,9 ... 0,1 und 0,4 ...
0,6 verwendet. Die Helligkeit X0 ergibt sich als Mittelwert der Beobachtungen außerhalb
der Minima. Die Fehler der X0, XP und XS entsprechen dem Fehler für XA aus [CFA+04],
Tabelle 2. Die Ergebnisse für die Breitbandhelligkeiten und die Farbindizes sind in Tabelle
B.1 und B.2 angegeben.

Tabelle B.1: Breitbandhelligkeiten während der Minima und außerhalb der Minima

Band X0 (aus [CFA+04], Tabelle 2) XP XS

B 13,36 ± 0,06 14,46 ± 0,06 13,57 ± 0,06
V 12,35 ± 0,05 13,38 ± 0,05 12,49 ± 0,05
J 10,73 ± 0,02 11,42 ± 0,02 11,08 ± 0,02
H 10,17 ± 0,02 10,81 ± 0,02 10,57 ± 0,02
K 10,03 ± 0,02 10,65 ± 0,02 10,44 ± 0,02
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B.3 Zum Einfluss der Mitte-Rand-Verdunklung

Tabelle B.2: Berechnete Farbindizes für V1642 Ori A

(X − Y )P
1 (X − Y )S

1 (X − Y )P
2 (X − Y )S

2

B − V 0,97 ± 0,13 1,09 ± 0,10 1,22 ± 0,33 0,60 ± 0,71
V − J 1,33 ± 0,10 1,36 ± 0,07 2,39 ± 0,43 2,51 ± 0,56
V − H 1,83 ± 0,10 1,86 ± 0,07 3,04 ± 0,45 3,19 ± 0,56
V − K 1,95 ± 0,10 1,99 ± 0,07 3,22 ± 0,46 3,36 ± 0,56
J − H 0,50 ± 0,07 0,50 ± 0,04 0,65 ± 0,07 0,68 ± 0,12
J − K 0,62 ± 0,07 0,62 ± 0,04 0,82 ± 0,07 0,84 ± 0,12
H − K 0,11 ± 0,07 0,13 ± 0,04 0,18 ± 0,06 0,16 ± 0,11

B.3 Zum Einfluss der Mitte-Rand-Verdunklung

In der Herleitung der für die Berechnung der Farben verwendeten Formeln wurde ange-
nommen, dass gilt:

I
P/S
1 = I0

1

I
P/S
2 = I0

2

Wegen der Mitte-Rand-Verdunklung gilt nun aber in der Regel:

IP
1 6= I0

1

IS
2 6= I0

2

Ob die mittlere Intensität der teilweise bedeckten Komponente (IP
1 oder IS

2 ) größer oder

kleiner als die mittlere Intensität der unbedeckten Komponente (I0
1 oder I0

2 ) ist, hängt
allerdings von der genauen Geometrie der Bedeckung ab. Außerdem hängt die Mitte-
Rand-Verdunklung auch von der Wellenlänge und der Effektivtemperatur des Sterns ab.
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108


