Max-Planck-Institut
fur Astronomie
Heidelberg-Konigstuhl

Jahresbericht 1999




Zum Titelbild:
Im heif3en Teilchenwind des intergal akti schen Mediums verlieren Zwerggal axien innerhalb weniger Milliarden Jahre
ihr interstellares Gas. Theoretische Studien zu diesem Prozess werden auf den Seiten 64—67 beschrieben.
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| Allgemeines

.1 Forschungsziele des MPIA

Das Calar-Alto-Observatorium

Der Senat der Max-Planck-Gesellschaft beschlossim
Jahre 1967 die Grindung des Max-Planck-Instituts fir
Astronomie in Heidelberg mit dem Ziel, die durch zwei
Weltkriege weit zurtickgeworfene astronomische For-
schung in Deutschland wieder an die Weltspitze heranzu-
fUhren. Zwei Jahre spéter nahm das I nstitut auf dem K 6-
nigstuhl unter der Leitung von Hans Elsésser in proviso-
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Abb. 1.1: Das Max-Planck-Institut fir Astronomie in Heidel-
berg.

rischen Raumen die Arbeit auf. Das neue I nstitutsgebéude
wurde 1975 bezogen (Abb. I.1). Als langfristiges Ziel
wurde dem neu gegriindeten MPIA der Aufbau und
Betrieb zweier leistungsfahiger Observatorien jeweils auf
der Nord- und Sudhalbkugel Ubertragen. Nach intensiver
Standortsuche fiel 1970 fur die Nordhalbkugel die Wahl
auf den 2168 Meter hohen Berg Calar Alto in der Provinz
Almeria, Slidspanien. Er bietet in Europa gute klimatische
und meteorologische Bedingungen fur astronomische
Beobachtungen. 1972 kam es zur Griindung des»Deutsch-
Spanischen Astronomischen Zentrums« (DSAZ), kurz
Calar-Alto-Observatorium.

Die mit der Planung und dem Bau der Teleskope ver-
bundenen komplexen technol ogischen Probleme wurden
in Zusammenarbeit mit der Firma Carl Zeiss, Oberkochen
und anderen Firmen geldst. Auf diese Weise haben sich
zahlreiche Unternehmen ein Know how angeeignet, das
ihnen zu einer Flhrungsposition auf dem Weltmarkt ver-
holfen hat.

Von 1975 bis 1984 gingen auf dem Calar Alto (Abb.
1.2) der von der Deutschen Forschungsgemeinschaft fi-
nanzierte 1.2-Meter-Reflektor sowie das 2.2-Meter- und

Abb. 1.2: Die Kuppel des 3.5-Meter-Teleskops auf dem Calar
Alto.




.1 Forschungsziele des MPIA

Abb. 1.3: ALFA am Cassegrain-Flansch des 3.5-Meter-Tele-
skops, zusammen mit der golden schimmernden Kamera
OMEGA.

das 3.5-Meter-Teleskop in Betrieb. Von der Hamburger
Sternwarte wurde der 80-Zentimeter-Schmidt-Spiegel
Ubernommen. Zusétzlich steht ein spanisches 1.5-Meter-
Teleskop auf dem Gelénde, es unterstent dem Obser-
vatorio Nacional de Madrid und gehort nicht zum DSAZ.
Der urspriinglich geplante Bau einer Stdsternwarte auf
dem Gamsberg in Namibia lief3 sich aus politischen
Griinden nicht realisieren. Das hierflr vorgesehene 2.2-
Meter-Teleskop wurde der Europdischen Siidsternwarte
(ESO) fir 25 Jahre as Leihgabe Uberlassen. Es arbeitet
seit 1984 auf dem Berg La Sillain Chile und steht dort zu
25 % der Beobachtungszeit den Astronomen des MPIA
zur Verfugung.

Die heutige Aufgabe des MPIA besteht zum einen im
Betrieb des Calar-Alto-Observatoriums. Dazu gehért die
stdndige Optimierung der L eistungsfahigkeit der Telesko-
pe: Mit der Inbetriebnahme der adaptiven Optik ALFA
(ADbb. 1.3) steht das 3.5-m-Teleskop heute wieder an der
vordersten Front der technol ogischen Entwicklung (Kapi-
tel [11). Zum anderen werden in Heidelberg neue M essge-
réte entwickelt, Beobachtungsprogramme vorbereitet und
die an den Teleskopen gewonnenen Daten ausgewertet.
Ein wesentlicher Teil der Institutsarbeit ist dem Bau neuer

Instrumente fir die Tel eskope gewidmet (Kapitel 111). Da-
zu ist das MPIA mit modernsten Feinwerktechnik- und
Elektronikwerkstétten ausgestattet. Mit dem Calar-Alto-
Observatorium verfugt das MPIA (ber eines der beiden
leistungsstérksten Observatorien Europas. Die Forschung
konzentriert sich auf den »klassi schen« sichtbaren und auf
deninfraroten Spektralbereich.

Internationale Zusammenarbeit
in der bodengebundenen Astronomie

Von wesentlicher Bedeutung sind auch Beteiligungen
an internationalen bodengebundenen Observatorien und
Projekten. So arbeitet seit mehreren Jahren an einem der
groften Teleskope der Nordhal bkugel, dem britischen 3.9-
Meter-Teleskop UKIRT (United Kingdom Infrared Tele-
scope) auf Hawaii, dieam MPIA gebaute |R-KameraMAX
(Mid-Infrared Array eXpandable). 1996 erhielt das Te-
leskop einen leichtgewichtigen Tip-tilt-Sekundarspiegel,
der unter Federfiihrung des MPIA gebaut worden war. Im
Berichtsjahr wurde ein neuer Spiegel mit noch héherer
Oberflachengenauigkeit geliefert. Mit ihm ist es mdglich,
im nahen Infrarot beugungsbegrenzte Aufnahmen mit ei-
ner Aufldsung von 0.3 Bogensekunden zu erzielen (Abb.
I.4) (s. Kapitel I11). Im Gegenzug erhalten die Heidelber-
ger Astronomen einen festen Anteil der Beobachtungszeit
an diesem Teleskop.
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Abb. 1.4: Die neue Sekundéarspiegel einheit des UKIRT mit einem
Spiegeldummy in der Werkstatt desMPIA.

Abb. L.5: Die vier Grofteleskope des Very Large Telescope und
die bereits arbeitenden oder im Bau befindlichen wissenschaft-
lichen Instrumente.

FLAMES

FUr das zuklnftig grofte Observatorium der Erde, das
von Eso gebaute Very Large Telescope (VLT) auf dem Pa-
ranal in Chile, entsteht unter der Federfihrung des MPIA
die hochauflésende Infrarotkamera CoNICA. Ebenfalls be-
gonnen wurde mit dem Bau von MIDI, einem interferome-
trischen Instrument flr das VLT (Abb. 1.5) (s. Kapitel I11).
Mit diesem zukunftsweisenden Gerét soll es ab dem Jahre
2002 erstmals moglich sein, das Licht zweier Grofitele-
skope im infraroten Spektralbereich interferometrisch zu
koppeln.

Darliber hinausist das MPIA maf3geblich am Large Bi-
nocular Telescope (LBT, Abb. 1.6) beteiligt. Das LBT ist
eine Art Doppelfernrohr, in dem zwei Spiegel mit einem
Durchmesser von jeweils 8.4 Metern auf einer gemeinsa-
men Montierung angebracht werden. Beide Spiegel ver-
flgen zusammen Uber eine Lichtsammelkraft, die der ei-
nes einzelnen 11.8-Meter-Spiegels gleich kommt. Damit
wird das LBT nach seiner voraussichtlichen Inbetrieb-
nahme im Jahre 2004 das weltweit leistungsstarkste Ein-
zelteleskop sein. Zudem ist geplant, das Doppelfernrohr
fur interferometrische Beobachtungen einzusetzen. Dann
entspricht seine raumliche Auflésung der eines Spiegels
mit 22.8 Metern Durchmesser. Das LBT wird derzeit von
einem amerikanisch-italienisch-deutschen Konsortium
auf dem Mount Graham in Arizona, USA, gebaut. Das
MPIA wird im Rahmen der »LBT-Beteiligungsge-
sellschaft« gemeinsam mit dem MPI fir extraterrestrische
Physik in Garching, dem MPI fir Radioastronomie in
Bonn und dem Astrophysikalischen Institut Potsdam so-
wie der Landessternwarte Heidelberg zu voraussichtlich
25 % an den Kosten und der Nutzung des LBT beteiligt
sein.

Vismos )
.. . Nirmos
' CRIRES

Visitor Focus . .



.1 Forschungsziele des MPIA

Abb. 1.6: Das Large Binocular Telescope (LBT) auf dem Mount
Graham wird in wenigen Jahren zu den leistungsfahigsten Ob-
servatorien der Erde gehdren.

Extraterrestrische Forschung

Das MPIA engagiert sich seit seiner Griindung auch in
der extraterrestrischen Forschung. Insbesondere der damit
verbundene frilhzeitige Einstieg in die Infrarotastronomie
war fir die gesamte spétere Entwicklung des Instituts von
Bedeutung. In den 70er Jahren wurden am MPIA zwei
Photometer entwickelt und gebaut, die auf den beiden
Sonnensonden Helios 1 und 2 geflogen sind und dort feh-
lerfrei arbeiteten. Dazu etwa parallel lief die Entwicklung
der Ballongondel THISBE (Telescope of Heidelberg for In-

frared Studiesby Balloon-borne Experiments). Dieser H6-
henforschungsballon war ausgelegt, Teleskope und Aus-
ristung mit bis zu 400 Kilogramm Gewicht bisin 40 Ki-
lometer Hohe zu tragen, wo Infrarotbeobachtungen mog-
lich sind. Vier Teleskope mit Offnungen von 6 bis 20 Zen-
timetern wurden in den Werkstétten des MPIA gebaut und
kamen auf THISBE zum Einsatz. Wissenschaftlich be-
sonders hervorzuheben sind hier die erste Beobachtung
des Zentralgebietes der Milchstralie bei 2.4 um Wellenlén-
ge und die Messung des Airglow, einer schwachen Lumi-
neszenz des OH-Radikal sin der Atmosphére.

Heute ist das MPIA wesentlich an dem Projekt 1so
(Infrared Space Observatory) der Européischen Welt-
raumbehoérde Esa beteiligt: 1SOPHOT, einesvon vier Mess-
instrumenten auf 150, entstand unter der Federfihrung des
Ingtituts. 1o lieferte Uber zwel Jahrelang excellente Daten



Extraterrestrische Forschung

und wurde am 8. April 1998 abgeschaltet, nachdem sein
Kihlmittelvorrat erschopft war. Mittlerweile sind zahlrei-
che Arbeiten aus allen Bereichen der Astronomie erschie-
nen, welche die Leistungsfahigkeit dieses Weltraumtele-
skops dokumentieren.

Im Sommer 1998 hat fur 1so die drei Jahre dauernde
postoperative Phase begonnen. In dieser Zeit missen die
Daten sorgféltig kalibriert und archiviert werden. Der Er-
stellung eines nach objektiven Kriterien Ubersichtlich ge-
ordneten Archivs kommt dabel eine besondere Bedeutung
zu. Zur Losung dieser Aufgabe richtete die ESA in ihrer
Station in Villafranca, Spanien, 1998 ein Zentralarchiv ein
und daneben bauten die vier Ingtitute, unter deren Leitung
die Instrumente entstanden sind, ihrerseits je ein Daten-
zentrum auf.

Gemal einer Vereinbarung mit der EsA ist das Iso-
PHOT-Datenzentrum am MPIA (Abb. 1.7) ein Knoten in
diesem internationalen Netz von sechs | so-Datenzentren
(s. Jahresbericht 1998, S. 6). In Zusammenarbeit mit dem
Iso Science Operations Center, Madrid, wurde am MPIA
die Standard-Software »PHT Interactive Analysis« (PIA)
zur Auswertung der vom Satelliten gelieferten Rohdaten
entwickelt.

Im zweiten Jahr der postoperativen Phase wurden die
Arbeiten zur Programmentwicklung und Kalibrationsana-
lysefir eine neue Version der automatischen Datenanalyse
abgeschlossen. Die neue Version brachte weitere Verbes-
serungen in der photometrischen Kalibration, insbesonde-
refir schwache Quellen. Gleichzeitig lie3 sich die Genau-
igkeit flr so genannte gechoppte Punktquellenmessungen
steigern. Bel diesen Beobachtungen wird abwechselnd das
eigentliche Beobachtungsobjekt und ein Hintergrundfeld
als Referenz gemessen. Das Hauptziel der neuen Soft-
ware-Entwicklung war die Verbesserung der gechoppten
Photometrie, die mit etwa 3000 Beobachtungen rund 20 %
aller |soPHOT-Messungen ausmacht.

Neben der reinen Archivierung und Rekalibrierung
fungiert das Heidelberger Datenzentrum vor allem auch
als Service-Einrichtung fur Astronomen. 1999 wurden et-
wa 50 Besucher betreut. Die Einrichtung ist bis Ende
2001 finanziert. Ziel all dieser Anstrengungen ist letztlich
die wissenschaftliche Interpretation der Daten und der
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Abb. 1.7: Das Astrolabor auf dem Koénigstuhl, in dem heute das
IsoPHOT-Datenzentrum untergebracht ist.

daraus resultierende Erkenntnisfortschritt in der Astro-
nomie.

Auf wissenschaftlicher Seite stand die Veroffentli-
chung des ersten Punktquellenkatal ogs der Zufallsdurch-
musterung bei 170 um Wellenldnge im Vordergrund (Ka-
pitel 1V.2). Gleichzeitig gab es auch bedeutende For-
schungsbeitrége zu zirkumstellaren Staubhdillen um junge
Sterne (Kapitel 1V.1), zu polizyklischen aromatischen
K ohlenwasserstoffen im interstellaren Medium (Kapitel
1V.1.) und zu Staub in Quasaren (Kapitel 1V.2.)

Diemit |soPHOT gesammelte Erfahrung war ausschlag-
gebend dafiir, dass das MPIA an dem Bau der Infrarotka-
mera PACS wesentlich beteiligt ist. Diese Kamerawird an
Bord von FIRsST, des Far-Infrared and Submillimeter Tele-
scope der Esa arbeiten (Kapitel 111). Der Start dieses sa-
tellitengestiitzten 3.5-Meter-Wel traumtel eskopsiist fur das
Jahr 2007 vorgesehen.

Das Institut beteiligt sich an einem Satellitenex-
periment, das die Johns Hopkins University in Baltimore
der NAsA vorgeschlagen hat. Das PRIME (Primordial Ex-
plorer) genannte Teleskop soll im Bereich von 0.9 bis 3.4
pum Wellenldnge einen Grof3teil des Himmels bis zu einer
scheinbaren Helligkeit von 24.5 mag. kartieren. PRIME
wére ein Vorlaufer des geplanten Hubble-Nachfolgers, des
New Generation Space Telescope. Er bestliinde aus einem
75-cm-Teleskop, dasin einer zirkularen polaren Umlauf-
bahnin einer Hohe von 650 km die Erde umkreist. Die Fo-
kalebene des Teleskopsist Uber drei Spiegel in vier Wel-
lenléngenkandl e aufgeteilt, die mit neu entwickelten Infra-
rot-Arraysmit 2000 X 2000 Pixeln besttickt werden.

Mit einzelnen, jeweils 150 Sekunden dauernden Be-
lichtungen lief3e sich innerhalb von drei Jahren ein Viertel
des gesamten Himmels abrastern. Im Vergleich zu der der-
zeit empfindlichsten Himmel sdurchmusterung im nahen
Infrarot, dem amerikanischen 2 Micron Astronomical Sky
Survey (2MAss), wére eine Empfindlichkeitssteigerung
um einen Faktor 1000 zu erwarten, was fur die Untersu-
chung des sehr frithen Universums einen wesentlichen
Schritt bedeuten wiirde. Damit kdnnte PRIME praktisch auf
allen Gebieten der modernen Astronomie wesentlich neu-
es Datenmaterial bringen. So kdnnte das Teleskop bei-
spielsweise im Rotverschiebungsbereich 1< z< 5 minde-
stens 1000 Supernovae vom Typ lafinden und ihre Licht-
kurve messen, Hunderte von Braunen Zwergen bisin eine
Entfernung von 1000 Parsec, extrasolare Planeten der
Grolie Jupiters bisin eine Entfernung von 50 Parsec, Qua-
sarebisz= 25 oder Protogal axien bisz= 20 finden.

Fallsdieser Vorschlag in das Programm der NAsA Uber-
nommen wird, kann im Sommer 2000 mit der Phase A sei-
ner Entwicklung begonnen werden und der Satellit im
Fruhjahr 2004 starten.

* Kk k

Mit diesem breit gefécherten Instrumentarium wird das
MPIA auch zukiinftig einen wesentlichen Beitrag zur
astronomischen Forschung leisten kénnen.
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.1 Forschungsziele des MPIA

Das Ingtitut verdankt seinem Standort in Heidelberg die
Maglichkeit, in einem astronomisch besonders aktiven
Umfeld zu wirken: Eine Zusammenarbeit mit der Landes-
sternwarte, dem Astronomische Rechen-Institut, dem Insti-
tut fUr Theoretische Astrophysik der Universitét oder der
Abteilung Kosmophysik des MPI fir Kernphysik hat sich
immer wieder in vielféltiger Weise ergeben. Besonders au-
genfallig und zielgerichtet findet sie in dem langjahrigen
Sonderforschungsbereich Nr. 1700 (»Galaxien im jungen
Universum) statt, an dem alle genannten Heidelberger Ins-
titute mit wesentlichen Teilen ihrer Kréfte beteiligt sind.

Lehre und Offentlichkeitsarbeit

Mehrere wissenschaftliche Mitarbeiter des Instituts
sind neben ihrer Forschungsarbeit am MPIA as Hoch-
schullehrer der Universitét Heidelberg tétig. Zu den Auf-

gaben des Ingtituts gehdrt auch die Information einer brei-
ten Offentlichkeit tber die Ergebnisse der astronomischen
Forschung. So halten Mitarbeiter des Instituts Vortrage in
Schulen, Volkshochschulen und Planetarien und treten,
insbesondere anlasslich in der Offentlichkeit stark beach-
teter astronomischer Ereignisse auf Pressekonferenzen
oder in Radio- und Fernsehsendungen auf. Zahlreiche Be-
suchergruppen kommen zum MPIA auf dem Konigstuhl
und zum Calar-Alto-Observatorium. Regelméfig im
Herbst findet seit 1976 in den Rdumen des MPIA eine bei
Physik- und Mathematiklehrern in Baden Wrttemberg
sehr beliebte einwdchige Lehrerfortbildung statt.

Schliefdich wird am MPIA die 1962 von Hans El sésser
mitbegriindete, monatlich erscheinende Zeitschrift Serne
und Weltraum herausgegeben. Die Zeitschrift wendet sich
an das allgemeine Publikum und bietet sowohl den Fach-
astronomen als auch der grof3en Gemeinde der Amateur-
astronomen ein lebhaftes Forum.



.2 Wissenschaftliche Fragestellungen

Die zentrale Frage aller kosmologischen und astronomi-
schen Forschung gilt der Entstehung und Entwicklung des
Universums als Ganzes sowie der Sterne und Galaxien, der
Sonne und ihrer Planeten. An dieser Frage orientiert sich
das Forschungsprogramm des MPIA. Im Bereich der gal ak-
tischen Forschung konzentriert sich die Arbeit des Instituts
auf die Untersuchung der Entstehung von Sternenin grofien
interstellaren Wolken aus Gas und Staub. Im Bereich der
extragal aktischen Astronomie liegt der Schwerpunkt auf
der Frage nach der grofrdumigen Struktur des K osmos, der
Suche nach den Urgalaxien und der Erforschung aktiver
Galaxien und Quasare. Dies sind ferne Sternsysteme mit
einer enormen Strahlungsleistung. Unterstiitzt werden die
beobachtenden Astronomen von einer Theoriegruppe, die
in Computersimulationen Vorgange nachvollzieht, die sich
im Universum Uber Zehntausende oder Millionen von
Jahren erstrecken. So kommt es zu einer fruchtbaren
Synthese von Beobachtung und Theorie.

Galaktische Forschung

Ein wichtiger Gegenstand der galaktischen Forschung
am MPIA ist die Entstehung von Sternen. Die ersten Pha-
sen dieses Vorgangs spielen sichim | nneren dichter Staub-
wolken ab und bleiben somit im sichtbaren Licht unseren
Blicken verborgen. Die von den Protosternen und ihrer
warmen Umgebung abgegebene Infrarotstrahlung vermag
jedoch den Staub zu durchdringen, weswegen sich die
Frihstadien der Sternentstehung bevorzugt in diesem Wel-
lenléngenbereich studieren lassen.

Der neu geborene Stern ist von einer dichten dquatoria-
len Staubscheibe umgeben, in der sich die Materie entwe-
der zu weiteren Sternen oder auch zu Planeten verdichten
kann. Nach wenigen Millionen Jahren |6st sich schliefdlich
die Scheibe auf. So stellen sich die Astronomen auch die
Entstehung unseres Sonnensystems vor 4.5 Milliarden
Jahren vor. Empirische Evidenz fir das tatsachliche Vor-
handensein der protoplanetaren Scheiben begann sichiin
den achtziger Jahren, insbesondere dank zahlreicher Ar-
beiten am MPIA, verstérkt anzusammeln. Heute stehen
am Institut folgende Fragen im Vordergrund: Wieviele der
jungen Sterne sind bei ihrer Entstehung von einer Scheibe
umgeben und wie lange bleibt sie bestehen? Wel che Fak-
toren entscheiden dartiber, ob sich in einer solchen Staub-
scheibe entweder einer oder mehrere Sterne oder aber Pla-
neten bilden? Sind neben den sonnendhnlichen auch mas-
sereichere Sterne von Scheiben umgeben (Kapitel 1V.1)?

Unumstrittenist heute auch die Vorstellung, dasssichin
den Staubscheiben Planeten bilden kdnnen. Seit einigen
Jahren lassen sich diese mit einer indirekten Methode
nachweisen. In einer Computersimulation gingen Theore-

tiker der Frage nach, wie sich die neu geborenen Planeten
in der Scheibe verhalten. Hierbei stellten siefest, dasssie
unter Umstanden innerhalb einer verhé tnisméafig kurzen
Zeitspanne aus dem AuRRenbereich der Scheibe an den
Zentralstern heranwandern. Dies kénnte erkldren, warum
so viele jupiterghnliche extrasolare Planeten auf sehr en-
gen Umlaufbahnen um ihren jeweiligen Zentralstern be-
obachtet wurden (Kapitel 1V.1).

Dynamik und Entwicklung von Spiralgalaxien, insbe-
sondere der Milchstral3e, ist auch seit langerem ein
Schwerpunkt der Forschung am Institut. Hier konnte aus
Daten des Astrometriesatelliten HiPPARCOS ermittelt wer-
den, dass das Milchstral3ensystem eine Balkenspiralgala-
xieist (Kapitel 1V.1). Und der vom Calar Alto Deep Ima-
ging Survey (CADIS, s.u.) geliefertereichhaltige Datensatz
— eigentlich zur Suche nach den ersten Galaxien im
Universum gedacht — lieferte neue Erkenntnisse tUber den
Aufbau des Milchstra3ensystems: Deutlich konnten die
drei stellaren Komponenten der »klassischen« Scheibe,
der zur Zeit heif3 diskutierten »dicken« Scheibe und des
Halosidentifiziert werden (Kapitel 1V.1).

Extragalaktische Forschung

Ein Traum der Kosmologen ist es, bisin die Arades
Universums zuriickblicken zu kénnen, in der sich die
ersten Galaxien gebildet haben. Diese Urgalaxien sind
jedoch so weit entfernt, und infolgedessen so licht-
schwach, dass sie bislang nicht entdeckt werden konnten.
Um dieses Ziel zu erreichen, missen die Astronomen mit
empfindlichen Detektoren an die Grenzen der |leistungsfé-
higsten Teleskope gehen und raffinierte Suchstrategien
entwickeln. Auf dem Calar Alto l&uft am 3.5-Meter-Tele-
skop seit Mitte der neunziger Jahre das Beobachtungspro-
gramm CADIS (Calar Alto Deep Imaging Survey), mit dem
nach den ersten Galaxienim Universum gesucht wird. Das
Programm ist auf mindestens flinf Jahre angelegt und bil-
det derzeit ein Schllissel projekt desMPI A (s. Jahresbericht
1997, S. 18). Wéhrend die Suche nach den Urgalaxien
noch lauft, konnten die CADIS-Daten bereits dazu genutzt
werden, die Entwicklung der Galaxien bis zur Rotver-
schiebung z= 1 zu ermitteln (Kapitel I1.1).

Ebenfalls ein wichtiges Thema sind die Quasare, die
leuchtkréftigsten Objekteim Universum, in deren Zentren
man Schwarze L 6cher vermutet. Neue mit |SOPHOT ge-
wonnene Daten weisen darauf hin, dass einige Quasare
von grof3en Staubmassen umgeben sind. Allerdings reicht
die Aktivitat des Schwarzen Loches im Zentrum dieser
Quasare in vielen Fallen nicht aus, um die gemessene
Ferninfrarotemission zu erkldren. Es missen zudem
auRerst aktive Sternentstehungsgebiete vorhanden sein,
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wie man sie auch in kollidierenden ultraleuchtkréftigen
Galaxiensystemen findet (Kapitel 1V.2).

Weniger spektakulér, aber ebenso wichtig fur das Ver-
sténdnis der Gal axienentwicklung, sind Zwerggal axien.
Sieweisen einige Merkmale auf, diesich bislang nicht ein-
deutig erkléren lief3en. So ist unklar, warum Zwergsyste-
me in dichten Galaxienhaufen durchschnittlich weniger
Gas enthalten al's solche in schwach ausgepragten Haufen.
Eine theoretische Studie belegt jetzt: Innerhalb von weni-
gen Milliarden Jahren fegt das heif3e intergal aktische Me-
dium dasinterstellare Gas aus den meisten Zwerggalaxien
heraus (Kapitel 1V.2).

Das Sonnensystem

Das Sonnensystem gehdrt nicht zu den am Institut vor-
rangig behandelten Themen. Bei bedeutenden aktuellen
Ereignissen innerhalb des Sonnensystems haben die
Teleskope auf dem Calar Alto jedoch immer wieder ihre
L eistungsfahigkeit unter Beweis stellen kénnen. Im Jahr
1994 gingen die Bilder vom Calar-Alto-Observatorium
um dieWelt, dieden Aufprall von Trimmern des Kometen
Shoemaker-Levy 9 auf Jupiter zeigten. Ein Teil dieser
Aufnahmen wurde von der Deutschen Post im ersten holo-
graphischen Briefmarkensatz (erschienen 1999) als Motiv
ausgewahlt (Abb. 1.8). 1997 war esder Komet Hale-Bopp,
der in der Offentlichkeit fiir viel Aufsehen sorgte.
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Abb. 1.8: Der erste holographische Briefmarkensatz der Deut-
schen Post zeigt den Aufprall des Kometen Shoemaker-Levy 9
auf Jupiter im Jahre 1994. Die Bilddaten stammen vom Calar
Alto.

Im Berichtsjahr beschéftigte sich die Theoriegruppe
mit den Korpern des Kuiper-Gurtels. Die Bahnen dieser
Objekte weisen jenseits von 42 Astronomischen Einheiten
(AE) ungewdhnlich hohe Exzentrizitéten auf und sind
stark gegen die EKliptik geneigt. Computersimulationen
deuten nun eine mdgliche Erklarung hierfir an: Ein nur
etwa 160 AE entfernter Stern storte die Himmel skérper in
der &uReren protoplanetaren Scheibe. Dadurch gerieten sie
auf stark exzentrische und geneigte Bahnen, die sie bis
heute beibehalten haben (Kapitel 1V.3).
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1.1 CADIS und die Entwicklung von Galaxien

Galaxien wie unser MilchstraBensystem hilden die
Grundbausteine des Universums. Sie enthalten bis zu
mehreren hundert Milliarden Sterne und haben Ausdeh-
nungen bis zu einigen hunderttausend Lichtjahren. Die
moderne Kosmologie hat auf die brennenden Fragen nach
der Entstehung und Entwicklung dieser »Welteninseln«
einige iiberraschende Antworten gefunden. Vieles ist
aber noch unklar. Am Institut gelang es im Rahmen des
Forschungsprojekts CADIS, die Entwicklung unterschied-
licher Galaxientypen wihrend der letzten knapp zehn
Milliarden Jahre zu untersuchen. Erstmals fiir diese
Studie konnte eine statistisch signifikante Zahl von Ga-
laxien herangezogen werden.

In den ersten Modellen der kosmischen Evolution ging
man davon aus, dass sich innerhalb der ersten Milliarde
Jahre nach dem Urknall einzelne Gaswolken mit den
Massen der heutigen Galaxien durch die Schwer-
kraftwirkung zusammenzogen und sich anschliefend als
weitgehend isolierte Systeme zu den heutigen Galaxien
entwickelten. Beobachtungen aus jiingerer Zeit haben je-
doch gezeigt, dass dieses einfache Bild stark revidiert
werden muss. So darf man die Wechselwirkung der jun-
gen Galaxien, die im friihen und damit dichteren Univer-
sum wesentlich ndher beisasmmen waren als heute, kei-
nesfalls auf3er acht lassen.

Im so genannten Hubble Deep Field, einem ausge-
wahlten Himmelsgebiet, von dem 1995 mit dem Welt-
raumteleskop Hubble eine zehn Tage lang belichtete Auf-
nahme in mehreren Filtern gewonnen wurde, entdeckte
man eine mit der Rotverschiebung stark anwachsende
Zahl von blauen, irreguldren Galaxien, deren Durchmes-
ser nur etwa zehntausend Lichtjahre betragen. Im heuti-
gen Universum ist ihr Anteil an allen Galaxien wesent-
lich geringer. Eine mdgliche Erkl&rung hierfur ist, dass
diese kleinen Systeme spéter zu grof3eren Galaxien ver-
schmolzen sind.

Neben morphologischen Studien eignet sich vor allem
die so genannte Leuchtkraftfunktion der Galaxien als aus-
sagekréftiges Mittel, um Eigenschaften von Galaxienver-
teilungen zu beschreiben. Sie gibt die Haufigkeit von Ga-
laxien verschiedener absoluter L euchtkraft in einem gege-
benen Volumen an. Die Leuchtkraftfunktion fur unter-
schiedliche Rotverschiebungen (Entfernungen) beschreibt
demnach die Entwicklung von Galaxienpopulationen mit
dem Alter des Universums.

3000 Galaxien zur Bestimmung
von Leuchtkraftfunktionen

Die Ermittlung der Leuchtkraftfunktion stof3t beobach-
tungstechnisch auf erhebliche Schwierigkeiten. Ziel ist es,
moglichst viele Galaxien bis zu méglichst geringen Hel-
ligkeiten hinab zu erfassen und deren Rotverschiebungen
zu bestimmen. In den 90er Jahren gab es einige Versuche,
die auf Direktaufnahmen und anschlief3ender Spektrosko-
pie der Objekte basierten. Hierbei treten jedoch Auswahl-
effekte auf, die sich nur schwer korrigieren lassen. Aul3er-
dem dringt man mit spektroskopischen Beobachtungen
nicht zu so schwachen Objekten vor wie mit Direktauf-
nahmen.

Astronomen des M PI A gingen nun einen anderen Weg.
Sienutzten den einmaligen Datensatz des Calar Alto Deep
Imaging Survey, CADIS. Diesist ein langfristig angelegtes
Programm zur Suche nach den Urgalaxien im Universum
(s. Kapitel 1V.1). Im Rahmen dieses Projekts werden meh-
rere Himmelsfelder mit einer Fléche von jeweils 100 bis
150 Quadratbogenminuten (entsprechend einem Viertel
der Vollmondfl&che) durch eine Vielzahl von Farbfiltern
aufgenommen. Hierfr stehen am Calar-Alto-Observatori-
um das 2.2-Meter- und das 3.5-Meter-Teleskop zur Verfi-
gung.

Die Cabis-Aufnahmen wei sen neben dem grof3en Bild-
feld zwei weitere entscheidende Vorteile auf: Zum einen
werden photometrische Aufnahmen durch eine Vielzahl
von Filtern erstellt, so dass sich daraus schon sehr genau
die spektrale Energieverteilung ermitteln |&sst. Zum ande-
ren werden wegen der langen Belichtungszeiten von meh-
reren Stunden auch sehr lichtschwache Objekte bis zur 23.
Grolie sichtbar.

Fir die Bestimmung der Leuchtkraftfunktionen von
Galaxien wurden die Aufnahmen der drei Felder um 17, 9"
und 16" Rektaszension verwendet. Die Belichtungszeiten
betrugen bei den Schmalbandfiltern typischerweise 5.5
Stunden. Da die Himmelsfelder bei hohen gal aktischen
Breiten liegen, ist Extinktion durch interstellaren Staub
vernachl&ssigbar.

Zur Trennung der Galaxien von den Sternen und Qua-
saren wurde eine spezielle Software geschrieben. Die
Trennung erfolgt nicht auf Grund der Form, sondern aus-
schlief¥lich auf Grund der Farben. Hierfur wurde ein Spek-
tralatlas verwendet, der die spektralen Energieverteilun-
gen von Sternen, Quasaren und hundert unterschiedlichen
Galaxientypen, von aten elliptischen Galaxien bis zu jun-
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gen Populationen mit hoher Sternentstehungsrate (Star-
burst-Galaxien), enthélt. Diese Energieverteilungen wur-
den im Computer sukzessive zu grofReren Wellenléngen
rotverschoben und anschlief3end wurde ermittelt, welche
Farben diese Objekte in den bei CADIS verwendeten Fil-
tern haben wirden. Auf diese Weise entstanden 132 spek-
trale Energieverteilungen fur Sterne, 45000 fir Quasare
und 20000 fur Galaxien bis zu einer maximalen Rotver-
schiebung von z = 1. Mit diesem Klassifizierungsverfah-
ren liefen sich in den drei Feldern bis zur 23. Grofie 939
Sterne, 71 Quasare und 2779 Galaxien identifizieren. Mit
Monte-Carlo-Simulationen konnte gezeigt werden, dass
die Genauigkeit der Rotverschiebungswerte +0.04 be-
trégt, woraus sich fur die absolute Helligkeit eine ausrei-
chende Genauigkeit von 0.2 mag ergibt.

Mit dieser Methode findet man mehr Galaxien und
dringt zu schwécheren Objekten vor als es mit spektrosko-
pischen Beobachtungen mdéglich war. Das Ergebnisist die
bislang umfangreichste Galaxiengruppe bis zu 22 mag
scheinbarer Helligkeit, die frei von Auswahleffekten ist.
Hiermit ist es erstmals mdglich, statistisch gesicherte
Aussagen uber die Leuchtkraftfunktion bei verschiedenen
Werten der Rotverschiebung zu treffen. Lediglich fur die
nahen Galaxien (z < 0.2) lief3 sich keine Leuchtkraftfunk-
tion erstellen, weil sichindem Capis-Bildfeld zu wenig na-
he Galaxien befinden. Die CADIS-Daten eignen sich dem-
nach fir die Leuchtkraftfunktion von Galaxien fur Rot-
verschiebungswerteim Bereich zwischenz=0.2und z= 1.

Dabei spielt das angenommene Weltmodell eine we-
sentliche Rolle. Da das Universum expandiert, dehnt sich
ein zu einer bestimmten Rotverschiebung gegebenesVolu-
menelement aus. Will man die Galaxiendichte zu einem
frihen Zeitpunkt im Universum mit derjenigen zu einem
spéteren vergleichen, so muss man diese Volumenvergro-
Rerung berlicksichtigen. Sie ist aber abhangig vom ge-
wéhlten kosmologischen Modéll. In der Studie des MPIA
wurde ein Universum mit der kritischen Dichte (€2 = 1)
und einer Hubble-Konstante H, = 100 km s*%/Mpc ge-
waéhlt.

Hat sich die Leuchtkraftfunktion zeitlich entwickelt?

Mitte der siebziger Jahre fand der amerikanische Astro-
nom Paul Schechter eine Funktion, mit der sich die
Leuchtkraftverteilung der nahen Galaxien beschreiben
lasst. Demnach sinkt die Galaxiendichte generell mit
wachsender Leuchtkraft, das heif3t, es gibt mehr licht-
schwache Galaxien als helle. Eine solche Schechter-
Funktion I&sst sichin zwei Bereicheteilen: Oberhalb einer
charakteristischen Leuchtkraft L* fallt die Verteilung
exponentiell ab, unterhalb davon (L < L*) fallt sie gemal
einem Potenzgesetz. Flr nahe Galaxien liegt die charakte-
ristische L euchtkraft etwas oberhalb von L* = 100 Son-
nenleuchtkréften, was ziemlich genau dem Wert fir die
Milchstral3e entspricht. Haufig werden die L euchtkréfte
der Galaxien auch in deren absolute Helligkeiten umge-
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Abb. 11.1: Die Leuchtkraftfunktion fir Galaxien des frihen
Typszeigt in den vier angegebenen Rotverschiebungsbereichen
keine signifikante Entwicklung.
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Abb. 11.2: Die Leuchtkraftfunktion fiir Galaxien des spaten Typs
entwickelt sich mit der Rotverschiebung.

rechnet. Bei nahen Galaxien liegt die charakteristische
absolute Helligkeit im Blauen bei etwaB* =—-20 mag.

Die bisherigen Untersuchungen brachten keine eindeu-
tige Antwort auf die Frage, ob sich die Leuchtkraftfunk-
tion zeitlich verandert hat. Die CADIS-Daten enthielten
nun so viele Galaxien, dassdie Verteilung fir dievier Rot-
verschiebungsbereiche von 0.1 bis 0.3, 0.3 bis 0.5, 0.5 bis
0.75 und 0.75 bis 1 aufgestelIt werden konnte. Dabei wur-
de zudem unterschieden zwischen so genannten Galaxien
desfrithen Typs (elliptische und Spiralgalaxien mit Hubb-
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Abb. I1.3: Die Raumdichte der frilhen und spéten Galaxienin Ab-
hangigkeit von der Rotverschiebung. Mit wachsendem Alter des
Universums hat sich die Dichte der spéten Typen verringert,
wahrend digjenige der friihen Typen konstant gebliebenist.

-

le-Typ friher as Sb) und des spéten Typs, die von Star-
burst-Galaxien dominiert werden.

Zunéchst einmal findet sich fur frihe Galaxien keine
Abhéngigkeit der Leuchtkraftfunktion von der Rotver-
schiebung (Abb. 11.1). Das heif¥, esgab im frihen Univer-
sum genau so viele elliptische und Spiralgalaxien wie
heute. Die charakteristische absolute Helligkeit im Blauen
liegt bei —19.9 mag und bleibt, ebenso wie der Kurvenver-
lauf der Leuchtkraftfunktion, unveréndert.

Anders bei den Galaxien des spéten Typs (Starburst-
Galaxien) (Abb. I1.2). Hier zeigen die Kurven unterschied-
liche Steigungen, die charakteristische Helligkeit nimmt
mit wachsender Rotverschiebung zu, und die Kurven ver-
schieben sich mit wachsender Rotverschiebung zu héhe-
ren Werten. Das heil3t, vor etwarund zehn Milliarden Jah-
ren gab esim Universum rund finfmal mehr Starburst-Ga-
laxien, und die Galaxien waren friiher typischerweise
leuchtkraftiger alsheute.

Wiesich die Dichten der unterschiedlichen Gal axienty-
pen mit zunehmendem Alter des Universums entwickelt
haben, zeigt Abb. 11.3. Hier ist klar erkennbar, dass die
réaumliche Dichte (gegeben als Anzahl pro Million Kubik-
megaparsec) bei den friihen Typen etwa konstant geblie-
ben ist, wéhrend sich die Dichte der spéten Typen mit stei-
gendem Weltalter verringert hat. Hierbei wurde die Expan-
sion des Universums berticksichtigt.

Die Interpretation der neuen Daten ist nicht ganz ein-
deutig. Unter Hinzunahme der Ergebnissen anderer Ar-
beiten zeichnet sich aber ein interessantes Szenario der
kosmischen Entwicklung ab. So ist schon seit léngerem
klar, dass es sich bel Starburst-Galaxien zum Grofl3teil
um Systeme handelt, in denen je zwei Galaxien ver-
schmelzen. Durch diesen Vorgang wird das interstellare
Gas verwirbelt, und es setzt starke Sternentstehung ein.
Die meisten Starburst-Galaxien aus der CADIS-Gruppe
wirden daher sehr wahrscheinlich als irregulére Sys-
teme erscheinen. Nun deuten jingere Studien an, dass
es im frihen Universum mehr verschmelzende, irre-
guldre Galaxien gab as heute. Die CADIS-Studie
bestétigt dies erstmals an Hand einer statistisch signifi-
kanten Gruppe. Darlber hinaus liefert sie absolute
Zahlen, die as Basis fur kosmologische Entwicklungs-
modelle dienen kdnnen.
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1.2 Astrophysik mit Gravitationslinsen

Gravitationslinsen erlangen in der modernen Astrophysik
eine standig wachsende Bedeutung. Obwohl schon in
den 30er Jahren vorausgesagt, wurde erst 1979 die erste
Gravitationslinse entdeckt. Seitdem hat sich dieser Be-
reich der astronomischen Forschung rasant entwickelt. In
Zusammenarbeit mit dem Center for Astrophysics in
Boston und der University of Arizona in Tucson sind For-
scher des Instituts derzeit an einem breit angelegten
Programm beteiligt, bei dem mit dem Weltraumteleskop
Hubble eine groBe Zahl von Gravitationslinsen beobach-
tet werden. Im Rahmen dieses CASTLES genannten Pro-
jekts lieBen sich in vielen Systemen mit Mehrfachbildern
der selben Hintergrundquelle bislang unauffindbare
Galaxien nachweisen, die als Linsen wirken. Dariiber
hinaus erlaubt dieser einzigartige Datensatz eine unab-
hangige Bestimmung der Hubble-Konstante.

Der Gravitationslinseneffekt beruht auf dem von der
Allgemeinen Relativitétstheorie vorhergesagten Effekt,
wonach Materie das sie umgebende Raumzeitvolumen
krammt (Abb. 11.4). Licht eines entfernten Objektes, das
auf dem Weg zur Erde ein so gekrimmtes Raumzeitvolu-
men durchl@uft, wird von seiner geradlinigen Bewe-
gungsrichtung abgelenkt. Der Ablenkwinkel ist proportio-
nal zur wirkenden Masse.

Solche gekriimmten Raumzeitgebiete wirken wie Lin-
sen. Je nach Geometrie erscheint das entferntere Objekt
dem Beobachter aufgrund dieses Effekts entweder as
Mehrfachbild oder as Ring. Letzteres ist dann der Fall,
wenn Hinter- und Vordergrundobjekt genau auf derselben
Sichtlinie des Beobachters liegen. Man spricht dann von
einem Einstein-Ring. Dariiber hinaus verstérkt der Gravi-
tationslinseneffekt die Intensitét eines der erzeugten Bil-

der. Ein »gelinstes« Objekt erscheint dann heller als es
ohne diesen Effekt der Fall wére.

Der Gravitationslinseneffekt wurde erstmals bereits
wéhrend der Sonnenfinsternis am 29. Mérz 1919 nachge-
wiesen. Damals waren zwei Expedition unter der Leitung
von Sir Arthur Eddington nach Siidamerika aufgebrochen,
um dieses Phénomen zu beobachten. Einstein hatte ndm-
lich zuvor die Lichtablenkung im Schwerefeld der Sonne
berechnet und einen doppelt so grofien Wert vorausgesagt
wie die Newtonsche Theorie. Demnach sollten die Posi-
tionen von Sternen unmittelbar am Sonnenrand um fast
zwei Bogensekunden gegentiber ihren normalen Positio-
nen verschoben sein. Tatséchlich konnten die Astronomen
Einsteins Vorhersage bestétigen, was den Durchbruch fir
dieAllgemeine Rel ativitétstheorie bedeutete.

Der in die USA ausgewanderte Schweizer Astronom
Fritz Zwicky sagte dann 1937 voraus, dass Galaxien wei-
ter entfernte Sternsysteme mehrfach oder zu Ringen ver-
zerrt abbilden sollten. Gleichzeitig deutete Zwicky bereits
einige kosmol ogische Anwendungen des Gravitationglin-
seneffekts an. Bis zur Entdeckung der ersten Gravitations-
linse sollte esjedoch noch vier Jahrzehnte dauern.

1979 wurden zwei nur sechs Bogensekunden voneinan-
der getrennte Quasare mit nahezu identischen Spektren
entdeckt: Sofort kam der Verdacht auf, dass es sich tat-
séchlich um zwei Bilder eines einzigen Quasars handeln
miisse. Als man wenig spéter zwischen den bei den Quasar-
bildern eine nahe Galaxie fand, war man davon Uberzeugt,

Abb. 11.4: Prinzip des Gravitationslinseneffekts. Das Schwer-
kraftfeld eines Galaxienhaufens oder auch einer einzigen Gala-
xie beugt das Licht eines entfernten Quasars und erzeugt zwei
oder mehrere Bilder. Stehen Linse und Quelle unmittel bar hinter-
einander, so wird die Quelle zum Einstein-Ring verformt.
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Abb. IL.5: In dem Galaxienhaufen CL0024+1654 wird eine
Hintergrundgal axie siebenmal abgebildet (blau). (Bild: Nasa/
Esa)

dasssiedie Linse sein musse. In den 80er Jahren fand man
dann auch bogenférmig verzerrte Bilder weit entfernter
Galaxien. Hier wirkte das Gravitationspotential einesgan-
zen GalaxienhaufensasLinse (Abb. I1.5).

Das CASTLES-Projekt

Bis Ende 1999 waren Uber 50 Gravitationslinsensyste-
me bekannt, bei denen eine einzelne Galaxie als Linse
wirkt, die von hinter ihr liegenden Quasaren und Radio-
quellen Mehrfachbilder erzeugt. Fast alle Linsen sind mas-
sereiche elliptische Galaxien. Sie stellen insofern eine be-
sondere Gruppe dar, als sie nicht wie tblich auf Grund ih-
rer Leuchtkréfte, sondern ihrer Massen ausgewahit sind.
Mit CASTLES (CfA-Arizona Space-Tel escope-L ens-Sur-
vey, cf a- waw har var d. edu/ cast | es) verfolgen dieAs-
tronomen folgende Ziele:

« Auffinden noch unentdeckter Linsengalaxien
« exakte Positionsmessung der Bilder und der Linse

« photometrische Bestimmung der Rotverschiebung der
Linse

« Nachweisvon gelinsten Galaxien (host galaxies) um
aktive galaktischeKerne

« Bestimmung von Struktur und Entwicklung der as
Linsewirkenden Galaxien

« Messung der Extinktion in den als Linse wirkenden
Galaxien

« Nachweisder Dunklen Materie

« Bestimmung der Hubble-K onstante

Diese Liste unterstreicht die weitreichenden M églichkei-
ten, die der Gravitationslinseneffekt bietet.

Zwar gibt es von vielen der mit CASTLES untersuch-
ten Systeme bereits Beobachtungsdaten. Das vorhande-
ne Material ist jedoch von unterschiedlicher Qualitét,
und die Aufnahmen wurden in sehr vielen unterschiedli-
chen Filterbereichen gemacht, so dass vergleichende
Studien kaum méglich sind. Seit 1997 werden die 54
bekannten Systeme mit dem HST beobachtet. Ver-
wendet werden die Wide Field Planetary Camera 2 im
visuellen (V, bei 555 nm Wellenlénge), im Roten (R,
675 nm) und im nahen Infrarot (I, 814 nm) sowie die
Nicmos-Kamera im Infrarot (H, 1600 nm). Bis Ende
1999 waren von alen geplanten Aufnahmen 60 % in V,
70%in 1 und 80 % in H erstellt.
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Kritischer Punkt: die Modelle

Die Entdeckung und Charakterisierung der Linsen in
alen Systemen ist zwar das primére Ziel von CASTLES.
Ihm muss jedoch eine intensive Untersuchung und theo-
retische Interpretation der Daten folgen. Grundvorausset-
zung hierflr ist ein theoretisches Modell, welches das
Schwerkraftfeld der Linse wiedergibt. Hierbei miissen
insbesondere folgende Punkte berticksichtigt werden: Zu-
nédchst muss die relative Zentralposition der Linsen-
galaxie mdglichst genau bestimmt werden. Auf den HST-
Aufnahmen ist dies bis auf einige hundertstel Bogen-
sekunden maoglich. Dann muss ein Massenprofil der Lin-
sengalaxie erstellt werden, das die Masse innerhalb des
Einstein-Ringradius sowie die Elliptizitdt und Orien-
tierung der Galaxie beschreibt. Hier haben sich je nach
Galaxientyp drei Modelle al's am realistischsten erwiesen:
die isotherme ellipsoidformige Sphére, das De-Vaucou-
leurs-Modell und eine Scheibe mit exponentiellem Dich-
teabfall.

Darlber hinaus muss die Lichtablenkung durch be-
nachbarte Galaxien beriicksichtigt werden. Und schlief3-
lich kénnen auch durch grof3rédumige Strukturen erzeugte
Gravitationsfelder wirken, die sich bei beliebigen Rotver-
schiebungen auf dem Sehstrahl zum gelinsten Objekt be-
finden kdnnen. Letztere sind nicht direkt auf den Aufnah-
men erkennbar und daher besonders schwierig zu be-
riicksichtigen.

Abb. 11.6: Im Radiobereich zeigt sich der Einstein-Ring MG
1131+0456 mit den beiden hellen Knoten und der zentralen Lin-

sengalaxie (Dg). Die Bilder des aktiven gal aktischen Kerns sind
mit A, und B, gekennzeichnet.

Abb. 11.7: Dieim Rahmen von CASTLES gewonnenen Aufnahmen » |
von MG 1131+0456 in den Filterbereichen H, | und R des HST.
Die Bilder des aktiven galaktischen Kerns sind mit A und B, die
Linsengalaxie mit G gekennzeichnet.
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Der Einstein-Ring MG 1131+0456

MG 1131+0456 ist der als erster entdeckte Einstein-
Ring. Im Jahre 1988 fand man ihn bei Radiobeobachtun-
gen. Bei einer Frequenz von 8 GHz zeigt sich ein ellipti-
scher Ring mit etwa zwei Bogensekunden Durchmesser,
auf dem sich an gegenuberliegenden Stellen zwei helle
Knoten befinden (in Abb. 11.6 mit A und B, bezeichnet).
Bei nachfolgenden Beobachtungen stellte man fest, dass
die Strahlung dieser Knoteninihrer Intensitét variiert. Au-
[Rerdem erscheint im Zentrum des Rings eine schwache
Punktquelle (D).

Die Natur dieser unterschiedlichen Komponenten im
Gravitationslinsenbild blieb jahrelang umstritten. Heute
ist man sicher, dass das zentrale Objekt die Linsengalaxie
ist, wéhrend es sich bei der gelinsten Hintergrundquelle
um eine aktive Galaxie handelt, aus deren Zentralgebiet
ein Jet herausschieldt. Der Einstein-Ring ist das Bild des
Jets, und die beiden Knoten A, und B, sind zwei Bilder
des punktformigen aktiven galaktischen Kerns. Ein
schwach leuchtendes Wélkchen nahe dem Radioknoten
B wird als ungelinster Teil des Jets gedeutet. Die Model-
lierung des Systems erwies sich a's sehr schwierig.

Im Rahmen des CASTLES-Projekts gelang es, im Opti-
schen und im nahen Infrarot von MG 1131+0456 Aufnah-

| = F814W

(A

Abb. 11.8: Rekonstruktion der gelinsten Quelle in den drei Filter-
bereichen des HST und im Radiobereich (8 GHz). Im Radiobild
erkennt man deutlich den Jet und in den anderen Bildern die opti-
sche Emission, die teilweise mit dem Jet assoziiert zu sein
scheint. Der mutmaldliche aktive Kern ist nicht erkennbar, ver-
mutlich, weil er von Staub verdeckt wird.

men hoher Qualitét zu erhalten (Abb. 11.7). Auf alen Bil-
dern erscheint die Linsengalaxie. Im nahen Infrarot (H-
Aufnahme) sieht man neben der Linse auch das Licht der
Sternein der fernen Galaxie zu einem spektakul&ren Ein-
stein-Ring verzerrt. Die Intensitatsverteilung der Linsen-
gaaxielief3 sich sehr gut durch ein DeVaucouleurs-Profil
mit einem effektiven Radius von 0.68 Bogensekunden be-
schreiben, und die Farben passen zu einer elliptischen oder
S0-Galaxie in einem Rotverschiebungsbereich zwischen
z=0.8und z=1.0. Schatzungen anderer Astronomen hat-
ten auf Rotverschiebungen von 0.85 bzw. 0.89 gefiihrt.
Dies stérkt das Vertrauen in die angewandte Ermittiung
der Rotverschiebung auf dem Wege der M ehrfarbenphoto-
metrie.

Weitere Galaxien befinden sich in der gleichen Entfer-
nung wie die Linse und gehdren sehr wahrscheinlich ale
zu einem Haufen. Sie tragen zur Bildverzerrung bei und
milssen deshalb im Modell berlicksichtigt werden.
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Mit diesen Daten konnte fir den gesamten Galaxien-
haufen einschlief3lich der Linsengalaxie ein M assenmo-
dell erstellt werden. Damit lief3 sich nun das verzerrte Bild
von MG 1131+0456 entzerren und das Bild der Quellere-
konstruieren (Abb. 11.8). Nun erkennt man im Radiobild
deutlich dielangliche Jet-Struktur. Die entzerrte Emission
im nahen Infrarot erscheint jetzt als eine elliptische Vertei-
lung mit einem hellen Zentrum: Man hat hier also pl6tzlich
ein »normales« Galaxienbild vor sich. Bei noch kiirzeren
Wellenléngen um 600 nm (V-Aufnahme) erscheint eine
Halfte der rekonstruierten Quelle viel schwécher. Diese
asymmetrische Struktur und die Farbe der Quelle deuten
auf grofere Staubmengen hin.

Ein Teil der optischen Emission kommt Uberdies aus
einem Bereich entlang des Jets— ein Phénomen, das man
bislang nur bei ganz wenigen extragal aktischen Jets ge-
funden hat. Wie auch andere Arbeiten gezeigt haben, liegt
die Hintergrundquelle bei einer Rotverschiebung von
etwa z = 2, so dass die Jet-Galaxie die beobachtete
Strahlung im UV emittiert hat. Hierbei knnte essich um
Streulicht aus dem Kernbereich handeln, sie kdnnte aber
auch im interstellaren Medium der Galaxie entstanden
sein, in dem der Jet Schocks aud 6st. Es wére auch denk-
bar, dass Staub den aktiven Kern abschattet. Das wirde
erkléren, warum er nur im Radiobereich und im nahen IR
erkennbar ist.

MG 1131+0456 ist ein gutes Beispiel, wie sich aus ei-
nem hochkarétigen Datensatz eine Fiille von Informatio-
nen Uber die gelinsten Himmel skdrper bei hohen Rotver-
schiebungen in Erfahrung bringen lassen.

Die Hubble-Konstante

Schon vor der ersten Entdeckung einer Gravitationslin-
se befassten sich Theoretiker mit der Frage, wiesich dieser
Effekt nutzen lief3e, um die Hubble-K onstante zu bestim-
men. In den 60er Jahren fand Sjur Refsdal an der Stern-
warte Hamburg-Bergedorf fur dieses Problem folgende
prinzipielle Lsung: Erzeugt beispielsweise eine Galaxie
zwel Bilder eines Quasars, so laufen die beiden Lichtbiin-
del auf unterschiedlichen Wegen von der Quelle zum Be-
obachter (Abb. 11.4). Diese beiden Lichtwegesind dannim
Allgemeinen unterschiedlich lang und werden vom Licht
der Quellein unterschiedlichen Zeiten durchlaufen. Zu-
dem erfahrt das Licht eine relativistische Verzdgerung, da
es durch unterschiedliche Bereiche des Gravitationsfeldes
[&uft. Das heif¥t, ein vom Quasar emittiertes Signal erreicht
den Beobachter auf den beiden Wegen zu unterschiedli-
chen Zeiten. Genau gesagt hat das Licht jenes Bildes, das
dem Zentrum der Linse am néchsten erscheint, die léangste
Laufzeit.

Ziel ist es nun, ein Computermodell zu konstruieren,
in dem die Massenverteilung der Linsengalaxie so lange
variiert wird, bis sie die beobachteten astronomischen
Grofen, wie Winkel absténde und Helligkeitsverhéltnisse
zwischen den Bildern sowie die Helligkeit der Lin-

sengalaxie richtig wiedergibt. Sind die Rotverschie-
bungen der Linsengal axie und des Quasars bekannt, so
kann man aus der Laufzeitdifferenz die Gesamtlaufzeit
der Signale berechnen. Das ergibt dann die tatséchliche
Entfernung zu einer bestimmten Rotverschiebung und
damit auch die Hubble-Konstante, die die Proportio-
nalitétskonstante zwischen Rotverschiebung und Ent-
fernungist.

Diesesim Prinzip recht einfache Verfahren zur Bestim-
mung der Hubble-Konstanteist als einzigesrein geometri-
scher Natur. Letztlich héngt der Wert noch zu 5 bis 10 %
vom gewahlten kosmologischen Modell ab. In der Praxis
erweist sich die Gravitationslinsenmethode indes al's sehr
schwierig. Zum einen sind die Laufzeitdifferenzen schwer
messbar und bislang erst bei vier Systemen bekannt, und
zum anderen miissen die Massenmodelle sehr genau sein,
wenn man die Hubble-K onstante bis auf weniger als 10 %
bestimmen will.

Insbesondere tritt in Féllen, in denen lediglich zwei
oder mehr Bilder eines Quasars erkennbar sind, das Pro-
blem der Mehrdeutigkeit auf. Das heifdt, es gibt mehrere
Massenmodelle, die das beobachtete Linsenbild gleich gut
wiedergeben. Hier kdnnen zusétzliche Einstein-Ringe
oder verzerrte Bilder der »Muttergalaxie, in der sich der
Quasar befindet, weiterhelfen. Wirklich detailliert — aber
auch nicht wirklich eindeutig — lief3 sich die Hubble-Kon-
stante erst in zwei Féllen ansatzweise bestimmen: bei PG
1115+080 und Q 0957+561.

PG 1115+080 ist das zweite bekannte »gelinste« Ob-
jekt. Es besteht aus vier Quasarbildern (Abb. 11.9). Die
Quelleist ein Quasar bei der Rotverschiebung z = 1.722,
die Linse ist eine elliptische Galaxie bel z= 0.31. Zwi-
schen den Bildern B und C konnte eine Zeitverzdgerung
von 25 Tagen gemessen werden. Aul3erdem ist das Ver-
haltnis der Zeitverzogerungen zwischen A und C sowie A
und B bekannt. Frihere Untersuchungen hatten auf eine
Hubble-K onstante von 53 km s*Y/Mpc gefuhrt.

Neue Aufnahmen, insbesondere im nahen Infrarot (H-
Filter), dieim Rahmen von CASTLES gewonnen wurden,
lieferten jetzt strengere Randbedingungen fiir das Massen-
modell der Linsengalaxie. Erstmals war es méglich, die
Linsengalaxie raumlich aufzul 6sen und damit auch besse-
re Modelle fur sie zu erstellen. Sie wurde mit einem De-
Vaucouleurs-Helligkeitsprofil dargestellt, woraus sich ein
effektiver Radius von 0.6 Bogensekunden ergab. Aus der
nahezu kreisrunden Form schlossen die Astronomen, dass
es sich um eine normale elliptische Galaxie handelt, die
keine nennenswerten Staubanteile enthélt. Auch diesist
fir die Interpretation der Helligkeitsverhaltnisse der Bil-
der einewichtige Information. Denn zwei Lichtbindel, die
durch unterschiedliche Gebiete einer staubreichen Galaxie
gelaufen sind, kdnnen durch den Staub in unterschiedli-
chem Mal%e geschwécht sein.

Nachdem die Bilder der Linsengalaxie und des Quasars
mit I ntensitétsfunktionen gefittet waren, konnten sie von
der Nahinfrarot-Aufnahme abgezogen werden. Anschlie-
l3end zeigte sich deutlich ein Einstein-Ring. Bei ihm han-
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Abb. 11.9: HST-Aufnahme von PG 1115+080 im nahen Infrarot.
(a) H-Aufnahmeim Original. Nach Abzug der Quasarbilder (b)
und der Linsengalaxie (¢) wird der Einstein-Ring erkennbar;
(d) zeigt den mit dem Massenmodell berechneten Ring.

delt es sich um das verzerrte Bild der Muttergalaxie des
Quasars. Dieser Ring liefert eine weitere Randbedingung
fur das Massenmodell der Linsengalaxie. Uberdies mus-
sten die Gravitationsfelder von neun weiteren Galaxien,
die sich im Aufnahmefeld befinden, berlicksichtigt wer-
den. Sie erzeugen die oben erwéhnten Gezeitenkréfte auf
das Gravitationsfeld der Linsengalaxie.

Trotz des wesentlich verbesserten Datenmaterials lief3
sich die Hubble-K onstante nicht eindeutig ermitteln. Der
wesentliche Grund ist die Mehrdeutigkeit des Massenmo-
dells der Linsengal axie. Beschreibt man diese durch ein
isothermes Ellipsoid, so ergibt sich ein Wert von H, = 44
km s/Mpc. Wahlt man ein Modell mit einem konstanten
Masse-zu-L euchtkraft-Verhaltnis, so erhalt man H, = 65
km sY/Mpc. Beide Werte gelten fir ein Weltmodell mit
kritischer Dichte (£2 = 1). Sie erhthen sich um etwa 10 %,
wenn man ein offenes Universum mit 2 = 0.1 annimmt.
Die Unsicherheit I&sst sich zukuinftig noch verringern, in-
dem man die Laufzeitdifferenz genauer misst und tiefere
Aufnahmen erstellt, so dass der Einstein-Ring besser defi-
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Abb. 11.10: Helligkeitsverlauf der beiden Bilder im Doppel quasar
QO0957+561, obenim blauen, untenim roten Licht. DieLichtkur-
ven in beiden Diagrammen sind um den Betrag der Laufzeitdif-
ferenz von 417 Tagen gegeneinander verschoben, so dasssienun
Ubereinander liegen.
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niert ist. Doch schon jetzt stellt der zweite Wert eine gute,
unabhéngige Bestétigung der derzeit besten Schétzung an
Hand von nahen Galaxien dar. Dieser Wert betragt 67
kms1/Mpc.

Wie schwierig diese Art der Bestimmung der Hubble-
Konstante ist, zeigt auch der Fall des Systems Q 0957
+561. Esist das erste bekannte Linsensystem, 1979 ent-
deckt. Es besteht aus einer Linsengalaxie bei z=0.36in
einem Haufen, die von einem Quasar bei z= 1.41 zwei
Bilder erzeugt. Die Laufzeitverzégerung in den beiden
Bildern konnte zu 417 Tagen bestimmt werden (Abb.
[1.10). Nachdem das Bild der Linsengalaxie durch ein
De-Vaucouleurs-Profil und die beiden Quasarbilder als
einfache Punktfunktionen modelliert worden waren,
liefen sie sich von der Aufnahme subtrahieren. Dadurch
wurden zwei lichtschwache Bégen erkennbar, die sich an
die beiden Bilder A und B anschlossen (Abb. 11.11). In
beiden Fallen handelt essich um die gelinsten und nahezu
zu einem Einstein-Ring verzerrten Bilder der Mutter-
galaxie des Quasars. Diese beiden Bdgen wurden in den
CasrtLES-Aufnahmen entdeckt und bilden jetzt eine ganz
wesentliche Einschrankung fur das Massenmodell der
Linsengalaxie.

Bisherige Massenmodelle beschrieben die Linsengala-
xie mit kreisférmiger oder elliptischer Symmetrie. In der
neuen Arbeit des CASTLES-Team war es erstmals moglich,

Abb. I1.11: (a) Original aufnahme von Q0957+
561 im nahen Infrarot. Nach Abzug der Quasar-
bilder und der Linsengalaxie (b) sind die beiden
Bogen erkennbar. In der geglétteten Aufnahme
(c) treten sie noch deutlicher hervor.

aus den Beobachtungen eine innere Struktur der Galaxie
abzuleiten. AuBerdem wurde der Beitrag der umgebenden
Galaxien berticksichtig, der geringer sein muss als bis da-
hin angenommen. Generell wurde deutlich, dassdie bishe-
rigen Modelle und die ausihnen abgel eiteten Werte fir die
Hubble-K onstante falsch waren. Schliefdlich liel3 sich ins-
besondere wegen der Entdeckung der beiden Bdgen das
Massenmodell genauer bestimmen. Dennoch blieb auch
hier eine Mehrdeutigkeit, die zu einer Ungenauigkeit in
der Hubble-K onstante von 25 % fihrt. Als wahrschein-
lichster Wert blieb schliefdlich eine Obergrenze von 80
km s™/Mpc. Er gilt wieder fir = 1. Fir ein offenes Uni-
versum mit £ = 0.3 verschiebt sich die Grenze nach H, =
84kms/Mpc.

Auch wenn dieser Versuch fur den Wert der Hubble-
Konstante noch nicht die erhoffte Genauigkeit erbringen
konnte, macht das Verfahren Hoffnung. Mit Sicherheit
wird sich das Resultat noch wesentlich verbessern lassen,
wenn es gelingt, die jetzt nur schwach erkennbaren Teile
der Einstein-Ringe auf langer belichteten Aufnahmen
deutlicher herauszuarbeiten. Auf3erdem sollte es moglich
sein, mit den neuen Rontgentel eskopen Chandra (USA)
und Newton (EsA) das heil3e Gas des Galaxienhaufens, in
dem sich die Linsengalaxie befindet, zu beobachten. Dar-
aus sollte sich dann ein verbessertes Massenmodell des
Haufens ableiten lassen.
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Die Entwicklung elliptischer Galaxien

Die Entstehung und Entwicklung von Galaxien ist ein
zentrales Problem der modernen Astrophysik. Bisherige
Beobachtungen deuten darauf hin, dass die Sternein den
meisten elliptischen und SO-Galaxien, die sich in reichen
Haufen befinden, in einer frihen Epoche entstanden sind.
AnschlieRend haben sich die Systeme nur noch passiv
weiterentwickelt. Das heif3t, die einmal entstandene Stern-
population alterte stetig, ohne dass sich spéter neue Sterne
bildeten. Dadurch wurde sie mit der Zeit immer réter und
lichtschwécher. Diese frilhe Bildungsphase wird in einer
Araerwartet, als das Universum etwa 10 bis 20 % seines
heutigen Alters hatte, also 1.4 bis 2.8 Milliarden Jahre alt
war. Dies entspricht einem Rotverschiebungsbereich von
2<z<3.

Fir dieses Szenario spricht die Beobachtung, dass die
elliptischen und SO-Galaxien in Haufen bis zu einer Rot-
verschiebung von etwa z = 1 sehr ghnliche Farben besit-
zen, sowohl innerhalb eines Haufens als auch von einem
Haufen zum anderen. Dieslief3e sich kaum erkléren, wenn
in den Galaxien noch Uber Jahrmilliarden unabhéngig
voneinander und in unterschiedlichem Maf3e neue Sterne
entstanden wéren. Besondersauffélligist eineKorrelation,
die Ende der 80er Jahre entdeckt wurde: Mit zunehmen-
dem effektivem Radius steigt die Geschwindigkeitsdisper-
sion an, wahrend die mittlere Flachenhelligkeit abféllt.
Trégt man diese Grof3en in eéinem dreidimensionalen Dia-
gramm gegeneinander auf, so liegen die Galaxien sehr na-
he an einer Ebene, der so genannten Fundamental ebene.
Sie l&sst sich durchaus physikalisch erkléren, wenn man
die Galaxien als Vielteilchensysteme betrachtet, die sich
im Virialgleichgewicht befinden.

Diese Korrelation lief3 sich bislang nur fir elliptische
und SO-Galaxieninreichen Haufen verifizieren, diein fri-
heren Epochen (bei Rotverschiebungen zwischen 0.5 und
1) nur einen sehr kleinen Teil der gesamten Gal axienpopu-
lation ausmachten. Ob dies auch auf Galaxien dieses Typs
in weniger dichten Haufen zutrifft, ist bislang weitgehend
unklar. Es gibt theoretische Modelle, wonach sich die
Feldgalaxien spéter gebildet haben als digjenigen in rei-
chen Haufen, oder anders gesagt, die Sternpopulation der
Feldgalaxien junger ist als digjenige in den Haufengal a-
xien. Diesléasst sich jetzt testen: Dasich beispielsweisedie
Leuchtkraft einer Galaxie mit zunehmendem Alter veran-
dert, sollten die Feldgal axien nicht auf der Fundamental -
ebene der Haufengal axien liegen.

Um Entwicklungseffekte bei Feldgalaxien zu finden,
eignet sich die Gruppe der als Gravitationslinsen wirken-

den Galaxien: Es sind Uberwiegend massereiche ellipti-
sche und SO-Galaxien in einem Rotverschiebungsbereich
zwischen O und 1, die sich nicht im Zentrum reicher Hau-
fen befinden. Denn die Wahrscheinlichkeit, dass eine Ga-
laxie alsLinsefungiert, héngt nur unwesentlich vonihrem
Umfeld ab.

In den bisher untersuchten Fallen wurde die Fundamen-
talebene stets von Galaxien eines einzigen Haufens be-
stimmt, dessen Mitglieder alle im Wesentlichen die selbe
Rotverschiebung besitzen. Bei der Analyse der Linsenga
laxien hat man es aber mit Einzelsystemen bei unter-
schiedlichen Rotverschiebungen und damit auch in unter-
schiedlichen Entwicklungsstadien zu tun.

Hintergrund der neuen Analyse ist die Tatsache, dass
sich die Oberflachenhelligkeit stark mit der Rotverschie-
bung dndert und diesin Abhangigkeit von der Farbe. Misst
man nun den effektiven Radius und die Geschwindigkeits-
dispersion einer Galaxie, so kann man bei Zugehorigkeit
zur Fundamental ebene die Oberflachenhelligkeit berech-
nen. Diese extrapoliert man auf den Wert, den die Galaxie
heute (bei z= 0) hétte, um sie mit den Werten von gut ver-
messenen nahen Gal axien vergleichen zu kénnen.

Diese Transformation nach z= 0 héngt vom kosmol ogi-
schen Modell und von der Epoche der Sternentstehung ab.
Die derzeit wahrscheinlichsten kosmol ogischen Modelle
sind ein flaches Universum mit £, = 0.3 und A = 0.7 oder
ein offenes Universum mit 2,=0.3.

Danur flr wenige Linsengal axien Spektren vorliegen,
mussten die relevanten GrofRen der Fundamental ebene aus
dem Winkelabstand der Linsenbilder und aus den photo-
metrischen Daten gewonnen werden. Die Geometrie lie-
fert beispielsweise Uiber das Massenmodell einer isother-
men Sphére die Gesamtmasse der Linsengalaxie und so-
mit auch die Geschwindigkeitsdispersion. Die effektiven
Radien und scheinbaren Helligkeiten wurden fir alle Fil-
ter bestimmt; fur die Hubble-K onstante wurde der Wert
H, = 65 km s™/Mpc angenommen.

Unter diesen Voraussetzungen liefen sich die Galaxien
aus dem CAsTLES-Datensatz am besten mit dem kosmo-
logischen Modell des offenen Universums und einer
Sternentstehung in den Galaxien bei z> 2 erkléren. Nur fur
diese L6sung gibt esim nahen Universum Galaxien, die
man al's weiterentwickelte Versionen der beobachteten
Linsengal axien betrachten kann.

Dieses Ergebnis widerspricht einem erst kiirzlich auf-
gestellten Modell, wonach sich die Feldgalaxien (hier also
die Linsengalaxien) erst bei Rotverschiebungen zwischen
z=0.5und z= 1.5 gebildet haben. Es belegt, dass sich &l-
li ptische und SO-Gal axien unabhéngig von ihrer Umge-
bung in gleicher Weise entwickelt haben.
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11.3. Kohlenwasserstoffe — ratselhafte Akteure im Staub

Vor fast 30 Jahren wurden im nahen Infrarothereich Emis-
sionshéander entdeckt, die zunédchst keiner bekannten
Molekiilart zugeordnet werden konnten. Seitdem fand
man sie fastiiberall im interstellaren Medium, in Planeta-
rischen Nebeln, Hll-Regionen und Reflexionsnebeln.
Mitte der 80er Jahre tauchte die Vermutung auf, dass
groBe organische Molekiile, so genannte Polyzyklische
Aromatische Kohlenwasserstoffe (PAHs), die Ursache der
Infrarotemissionen sein konnten. Mit ISOPHOT gelang es
jetzt erstmals, diese spektroskopische Signatur auch im
interstellaren Zirrus und in der diffusen IR-Hinter-
grundstrahlung der MilchstraBe nachzuweisen sowie in
einer anderen Spiralgalaxie zu kartieren. Die Beob-
achtungen sprechen fiir die allgegenwaértige Existenz der
PAHs. Sie unterstreichen ihre ungewdhnliche Stabilitét
und ihre groBe Bedeutung als sehr effektives, interstella-
res »KiihImittel«: Die PAHs absorbieren die UV-Strahlung
und geben die aufgenommene Energie in Form der
beobachteten IR-Strahlung wieder ah. Die neuen, mit IS0
gewonnenen Daten haben die Diskussion iiber diese
Klasse komplexer Molekiile stark angeheizt, und mittler-
weile fiillen die Hypothesen iiber denkbare organisch-
chemische Vorgéange im interstellaren Medium ganze Ta-
gungsbande.

Die Emissionsbanden treten am deutlichsten bei den
Wellenldngen 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 und 11.3 pm auf. Die Her-
kunft dieser »unidentifizierten Infrarotbanden« war an-
fanglich unklar. Diskutiert wurden Staubkdrnchen aus
amorphen Kohlenwasserstoffen, Kohlenstoffkomposit-
verbindungen, Kohle oder eben jene PAHS (Abb. 11.12).
Letzte Klarheit |&sst sich nur Gber den Vergleich mit La-
borspektren der entsprechenden Stoffe erhalten. Und die
sprachen zunehmend flr PAHS.

Interstellarer Zirrus

Alsder Infrarotsatellit IRAS in den 80er Jahren die erste
Himmelsdurchmusterung im Infraroten durchfthrte, stell-
ten die Astronomen fest, dass ein Grof3teil des Himmels
mit Wolken bedeckt ist, die insbesondere bei 100 umin-
tensiv leuchten. Man nennt diese Wolken interstellaren

Abb. 11.12: Die Emissionsbanden unterschiedlicher PAHsim In-
fraroten (links) und denkbare M dglichkeiten, wie ausgehend von
einem Ringmol ekl (rechts oben) durch weitere Zusammenl age-
rung Ruf3teilchen (rechts unten) entstehen kénnen.
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Zirrus. Einige dieser Zirruswolken traten tUberdiesin ei-
nem Wellenléngenbereich zwischen 12 und 25 um stark
hervor. Bis zu 30 % der gesamten | R-Strahlung kamen aus
diesem Bereich —ein zu grof3er Anteil, alsdass er alein
durch thermisch strahlende Staubkdrnchen beschrieben
werden konnte. Es tauchte daher schon damals die
Vermutung auf, dass auch hieran die »unidentifizierten In-
frarotbanden« einen grof3en Anteil hatten. Auf Grund der
IRAS-Daten lief? sich dies nicht entscheiden.

Esblieben aber Zweifel an dieser Interpretation. In den
anderen Gebieten, in denen diese IR-Linienbanden beob-
achtet wurden, herrschten intensive UV-Strahlungsfel der
von heil¥en Sternen, welche die mutmalilichen PAHs zum
Strahlen anregten. In den Zirruswolken aber war die UV-
Intensitét um zwel bisdrei Grélzenordnungen geringer und
maglicherweise also nicht in der Lage, die Teilchen ausrei-
chend anzuregen.

Mit IsoPHOT beobachteten Astronomen des MPIA zu-
sammen mit Kollegen der Universitaten von Helsinki und
Pariseine Zirruswolke, die zu dem grof3en Dunkelwolken-
komplex im Sternbild Chaméleon gehért. Ihre Entfernung
wird auf etwa 550 Lichtjahre geschétzt. An drei Positionen
in einem gegenseitigen Abstand von etwa 20 Bogenminu-
ten wurden in einem Wellenldngenbereich von 3.3 bis 16
pum die IR-Flisse gemessen (Abb. 11.13). Hierfur standen
neun Filter zur Verfiigung. Als Referenz wurde zudem die
Helligkeit an zwei Positionen auferhalb der Wolke gemes-
sen. Damit lie3 sich der allgemeine Vordergrund desinfra-

Abb. 11.13: IRAS-Karten der mit | so beobachteten Zirruswolke
G300.2-16.8. Eingetragen sind die Beobachtungspositionen in-
nerhalb (O) und auBerhalb (R) der Wolke.

roten Zodiakallichts abziehen. Diese Emission stammt
von Staub in unserem Sonnensystem und nicht von der
Zirruswolke.

In dem verbleibenden IR-Signal lief3en sich schliefdlich
die Signaturen der unidentifizierten Infrarotbanden aus-
machen. Wie erwartet, ist der absol ute Strahlungsfluss der
Infrarotbanden um rund das Tausendfache geringer als
beispielsweise in HIl-Regionen. Eine genaue Analyse
zeigte aber, dass sie 40 bis 50 % der Gesamtemission im
Bereich zwischen 6.5 und 16 um Wellenldnge ausmachen.
Gleichzeitig lief? sich eine Kontinuumsemission fest-
stellen. Sie kdnnte von PAH-Clustern oder sehr kleinen
Silikatkdrnchen, stammen.

Dasunterstreicht die Bedeutung, diediesen Teilchenim
interstellaren Medium zukommt: Sie setzen einen grof3en
Teil der UV-Strahlung in IR-Strahlung um. Die UV-Strah-
lung heizt dasinterstellare Medium auf, weil sie bereits auf
kurzen Distanzen von Staub und Molekiilen absorbiert
wird. Dagegen kann die IR-Strahlung bei Wellenlangen,
die grof3er als die Durchmesser der Staubkdrner sind, die
interstellare Materie verhaltnismafdig ungehindert durch-
dringen und fihrt dadurch diein der heifRen UV-Strahlung
enthaltene Energie aus dem Entstehungsgebiet ab.
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Diffuser Staub in der MilchstraBRe

Im Rahmen eines Beobachtungsprogramms mit 1so-
PHOT innerhalb der Garantiezeit wurde der Versuch unter-
nommen, die Linienbanden auch im diffuseninterstellaren
Staub nachzuweisen. Hierzu wurden mehrere Felder ent-
lang der galaktischen Ebene mit dem | soPHOT-Spektro-
meter beobachtet. Die Positionen wurden so ausgesucht,
dasskeineim Infrarot oder im Optischen hellen Objektein
der N&he waren. Auch hier musste zunéchst die IR-Emis-
sion des Zodiakallichts subtrahiert werden. Sie wurde aus
Feldern ober- und unterhalb des galaktischen Aquators
ermittelt, wo die Strahlung des diffusen gal aktischen Me-
diums vernachléssigbar ist. Anschlief3end waren an allen
Positionen die Hauptlinien bei 6.2, 7.7, 8.6 und 11.3 um
klar erkennbar (Abb. 11.14).

Auch hier erbrachte eine quantitative Abschétzung,
dass die Bander der mutmal3lichen PAHs mindestens

50 % bis 60 % der mit IRAS gemessenen |R-Emission
ausmachen. Obwohl die UV-Strahlungsfelder im Bereich
der diffusen Wolken um Faktoren 100 bis 1000 geringer
ist als typischerweise in Reflexionsnebeln oder HII-Re-
gionen, sind die relativen Intensitéten der Linien sehr
ahnlich.

Die Spiralgalaxie NGC 891

In vielen Galaxien mit aktivem Kern oder intensiver
Sternentstehung lief3en sich mit Iso die Infrarotbanden
nachweisen. Im vergangenen Jahr gelang es jedoch erst-
mals, diese Emission auch im interstellaren Staub einer
ganz normalen Galaxie zu kartieren. Die 30 Millionen
Lichtjahre entfernte Spiralgalaxie NGC 891 eignet sich
besonders gut fir die Suche nach der Infrarotemission,
weil man unmittelbar auf die Kante des Sternsystems
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schaut und somit die Staubdichte im Sehstrahl (Saulen-
dichte) sehr hochist. NGC 891 ist eine Spiralgalaxie vom
Typ Sb und dhnelt damit stark dem Milchstral3ensystem.
Hoch aufgel 6ste Aufnahmen (Abb. 11.14) zeigen bisin
Entfernungen von etwa 5000 Lichtjahren von der
Mittelebene ein verzweigtes Netz von Staubwolken mit
durchschnittlichen Grof3en von 150 bis 300 Lichtjahren
und geschétzten Massen zwischen 2 X 10° und 4 X 108
Sonnenmassen. Da dieses Sternsystem auch in anderen
Wellenlangenbereichen bereits detailliert untersucht wor-
den war, ergab sich die Gelegenheit, die raumliche
Verteilung unterschiedlicher Konstituenten desinterstella-
ren Mediums zu vergleichen.

Entlang der Mittelachse von NGC 891 wurden an 20
Positionen spektrophotometrisch die Infrarotfllisse be-
stimmt (Abb. I1.14). Die eingesetzte Blende mit 24 Bo-
gensekunden Kantenlange entspricht einem Gebiet von
3500 Lichtjahren Ausdehnung. Deutlich sind die Emis-
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sionsbanden im nahen IR bis in Entfernungen von 30 000
Lichtjahren ndrdlich und stdlich des Galaxienkerns er-
kennbar. Die Spektren &hneln sehr denjenigen aus der
Milchstral3e, und die Intensitét bei 7.7 um ist nur unwe-
sentlich hoher als digjenige der diffusen Emission in un-
serer Milchstral3e.

Die Emissionsgebiete sind nahezu symmetrisch zum
Mittel punkt angeordnet. Im Zentrum zeigt sich ein deutli-
ches Maximum. Von dort aus nimmt die Intensitét zu bei-
den Seiten hin ab, um dann in einem Bereich zwischen 70
und 120 Bogensekunden (10000 und 17000 L) stdlich
und nordlich des Zentrums wieder anzusteigen. Wahr-
scheinlich handelt essich hier um ein ringférmiges Gebiet,
das den Kern von NGC 891 umgibt (Abb. 11.15). Diese
Verteilung stimmt bemerkenswert genau mit derjenigen
von molekularem CO-Gas und kithlem Staub Uberein, der
bei einer Wellenlénge von 1.3 mm gemessen wurde. Ge-
nau dies erwartet man, wenn die Infrarotemission der



11.3 Kohlenwasserstoffe — rétselhafte Akteure im Staub

] ——
— [ URbands , 1 a ] 100 = |RAS 50 pm [\ e ]
T 6 - [ i
@ B s |\p i i y 2 VaN i

=7 s . o ]l 2 Vo

% E 4 J1 @8 _ [ ) 1

% (8] B [} i QCJ Tg 50 - o —

EZ o Ny 12 | ]
‘To 2 " A -1 : :
= L ] -

— B - _ o 7 -
u _ - —

0- 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 0 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1
-400" 200" 0 200" 400" -400"  -200" 0 200" 400"
:I T T I T T T I T T T I T T I: N T T T I T T T I T T T I T T T i
5 40F12c0 b4 —,cF [CII158um f ]
b o ] ‘1 1-5_ " B | -
[} - E » - . My A E
3 30k . g >« C Y N ]

Zs ¢ IRV 1 21 F AT -
! C ! v ] - : 1 -

5 e 20F / 4 22 | W \ .

£z C / 1 "5 05 s Y -
2 10F / 4 2 - " ]
2 : ; o N, A

F e ] PN EPEPE B P

-400" 200" 0 200" 400" -400" -200" 0 200" 400"
100- T T T I T T T I T T T I T T T i T T T I T T T I T T T I T T T

- 1.3 mm c ] 100 = Ho g

S 8o0f J -] I ]

& F AN 1 > - .

x © 60 5 ' = E - s L

28 F 1 §g50 L -

* g a0f 1 1:2 [ ]
= C \ ] - i
3 F £ \ ] L i
Ef N WS [ -

SN I B B o N TR
-400" 200" 0 200" 400" -400"  -200" 0 200" 400"
T T T I T T T I T T T I T T T i T T T I T T T I T T T I T T T
40[ HI21cm d_] 100 = Optical (B) |/ .-, h ]

ET” 30t A 1 < | /T .

g E | ) _ g E R 4

Sy 20f 1 8§85 ]

Eo [ ] 2 [ ]
= 10[ . 7 - 1

) S N B B ol P BT B
-400" 200" 0 200" 400" -400" 200" 0 200" 400"
Offset Offset

Abb. 11.15: Intensitétsverteilung unterschiedlicher Komponenten ~ von 400 nm angeregt werden. Man kénnte daher erwarten,
desinterstellaren Mediums entlang der groen Achsevon NGC  dass die Verteilung beispielsweise von C* etwaderjenigen
891. Die Verteilung der Infrarotbanden (a) folgt in etwa derjeni-  des interstellaren UV-Strahlungsfeldes folgt und damit
gen des Kohlenmonoxid (b), nicht jedoch der beispielsweisevon  5ch etwa mit derjenigen der PAHSs Ubereinstimmt. Dass
lonisiertem Wasserstoff (Ha (g)). DiegestrichdltenLiniengeben  gjies njcht der Fall ist, deuttet auf besondere Eigenschaften

jeweilsdie Verteilung der Infrarotbanden aus(a) wieder. der PAHsim interstellaren Medium hin
PAHSs in staubreichen Gebieten entsteht, wie es in der Eigenschaften der PAHs
Milchstral3e beobachtet wurde.
Andererseits weicht die beschriebene IR-Verteilung Wollte man die mit 1SOPHOT gemessenen Fllissein den

deutlich von derjenigen der ionisierten Komponente des  Emissionsbanden des nahen IR durch thermische Strah-
interstellaren Mediums, wie H* und C*, ab. Diesistinso-  lung von Staubteilchen erkléaren, so missten ihre Tempe-
fern etwas verwunderlich, als nach géngiger Meinung die  raturen 100 K und mehr betragen. Diesist angesichts der
PAHs durch UV-Strahlung bei Wellenlangen unterhalb  dort herrschenden Strahlungsfllisse ausgeschlossen. In-
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sofern unterstiitzen die 1soPHOT-Daten die Vermutung,
dass PAHs die Emissionsbanden erzeugen. Allerdings
geben die Intensitatsverhéltnisse der Linien einige Rétsel
auf.

In Gebieten mit sehr intensivem UV-Strahlungsfeld,
wiein heil3en HIl-Regionen und Planetarischen Nebeln,
sind die Linien der PAHs im Bereich von 11 bis 13 pm
schwécher als diejenigen bei 6.2 und 7.7 um. In schwa-
chen Strahlungsfeldern, wie dem interstellaren Zirrus oder
den diffusen Wolken, sollten sich die Intensitétsverhétnis-
se genau umkehren. Das aber wird nicht beobachtet. Die
Intensitétsverhéltnisse, beispielsweise 1(11.3 pm)/I(7.7
pum), liegen in den diffusen interstellaren Wolken bei 0.24,
im Zirrus bei 0.4 und in Planetarischen Nebeln, HIl-
Regionen und Reflexionsnebeln bei 0.2.bis 0.3. Und das,
obwohl sich die Strahlungsfelder in der Intensitét bisum
das Tausendfache unterscheiden. Bei NGC 891 lief3 sich
dieses Intensitatsverhdltnis sogar entlang der Mittelachse
bestimmen. Es steigt hier von Nord nach Std fast kontinu-
ierlichvon 0.2 auf 0.5 an.

Diesesim Widerspruch zur Theorie stehende Verhalten
der Linienintensitéten hat viel Diskussionsstoff geliefert
und zu verschiedenen L ésungsmdglichkeiten gefuhrt. So
wurde vorgeschlagen, dass die PAHSs bei intensiver UV-
Einstrahlung Wasserstoffatome verlieren konnen, wo-

durch sich die Strahlungseigenschaften der Molekiile ver-
andern wirden. Diese Hypotheselief3 sich jedoch nicht mit
allen Beobachtungsdaten in Einklang bringen. Bessere
Ubereinstimmung findet man z.B. bei NGC 891, wenn
man zusétzlich die Existenz von ionisierten PAHs in Be-
tracht zieht, wobei sich der lonisationsgrad als Gleichge-
wicht zwischen lonisation im UV-Strahlungsfeld und Re-
kombination mit freien Elektronen (also der Elektronen-
dichte) einstellt.

Diese beiden Mechanismen, Wasserstoffabspaltung
und lonisation, kénnten mdglicherwei se die gemessenen
Intensitétsverhdtnisse der Linienbanden im mittleren IR
erkléren. Auf jeden Fall sprechenimmer mehr Indizien da-
fir, dass diese Linien von PAHs stammen. Diesg, kleinen
Ruf3partikel chen dhnlichen Stoffe sind demnach im Welt-
raum weit verbreitet und spielen in der Strahlungsbilanz
des interstellaren Mediums ein ganz wesentliche Rolle.
Auch fir die Kosmochemie kdnnten sie von Bedeutung
sein. So haben amerikanische Wissenschaftler von Eis-
manteln umhullte PAHs einer UV-Strahlung ausgesetzt,
wie sieauch im interstellaren Raum auftritt. Interessanter-
weise formten sich diese PAHs dabei in biogene Substan-
zen wie Alkohole und Ether um. PAHs kdnnen also auch
bei der Entstehung komplexer organischer Molekile im
Weltraum eine Schliisselrolle spielen.
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lll Instrumentelle Entwicklungen

Die Leistungsfahigkeit eines Teleskops lasst sich grund-
sétzlich auf zwei Arten steigern. Zum einen kann man
GroBe und Oberflichenqualitat des Hauptspiegels ver-
bessern. Dadurch sammelt man mehr Licht und erzeugt
scharfere Bilder, wodurch man zu lichtarmeren Objekten
vordringen kann. Zum anderen kann man aber auch das
Messgerét, das in der Brennebene des Teleskops ein Ab-
bild oder ein Spektrum des anvisierten Himmelsaus-
schnitts registriert, vervollkommnen. Am MPIA wurden in
den vergangenen Jahren eine ganze Reihe von Instrumen-
ten entwickelt und gebaut, mit denen sich die Effizienz
der Teleskope deutlich verbessern und deren Einsatz-
gebiete erweitern lieBen. Hierzu zdhlen inshesondere der
Wide Field Imager, eine Kamera mit extem groBem
Bildfeld, das adaptiv optische System ALFA und der Multi-
Objekt-Spektrograph MoscA (s. Jahreshericht 1998, $.33,
38 und 41).

Diese Instrumente werden in den Werkstétten des
Instituts in Zusammenarbeit mit grofRen und kleinen
Firmen entworfen und gebaut. Die von den Wissenschaft-
lern gestellten Anforderungen konfrontieren diese Unter-
nehmen nicht selten mit vollig neuen Aufgaben. Das hier-
bei erarbeitete Know how stérkt deren Wettbewerbsféhig-
keit auf dem Weltmarkt.

Auch der Einsatz von Charge Coupled Devices (CCDs)
hat die astronomische Forschung stark vorangebracht.
CCDs sind lichtempfindliche Halbleiter, die je nach Wel-
lenlange des einfallenden Lichtes zwischen 60 und nahezu
100 Prozent Quantenausbeute erzielen. Diese wenige
Quadratzentimeter grof3en Pléttchen sind aus einer Viel-
zahl lichtempfindlicher Bildelemente (Pixel) zusammen-
gesetzt. Die grofdten CCDs weisen mehrere Millionen Pi-
xel auf. Das auftreffende Licht erzeugt in dem Material ei-
ne elektrische Ladung, diein dem Pixel gespeichert wird.
Am Ende jeder Belichtung liest eine spezielle Elektronik
den CCD-Chip aus und ein entsprechendes Computerpro-
gramm setzt das Ladungsbild in ein optisches Bild um.
Von entscheidendem Vorteil fiir die Astronomen ist, dass
die Anzahl der erzeugten Ladungstréger zur auftreffenden
Lichtintensitét streng proportional ist.

Am Teleskop kénnen keine handel stiblichen CCDsein-
gesetzt werden. Nur die qualitativ hochwertigsten Chips
eignen sich fir die Astronomie. Sie werden von Firmen,
wie Philips oder Rockwell produziert, mussen aber in den
Laboratorien des MPIA ausfihrlich auf ihre Tauglichkeit

getestet werden, bevor sie an einem der Teleskope zum
Einsatz kommen.

Esfolgt eine Ubersicht tiber die neueren Instrumente
des MPIA und den aktuellen Stand im Berichtsjahr.

ALFA — Adaptive Optik mit kiinstlichem Stern

Theoretisch héngt das Auflésungsvermégen eines
Teleskops, al so seine Fahigkeit, zwei nahe beieinander ste-
hende Objekte noch getrennt abzubilden, ausschliefilich
vom Durchmesser des Hauptspiegelsund der Wellenldnge
des Lichtes ab. Im sichtbaren Bereich (Wellenldnge etwa
550 nm) besitzt ein 3.5-Meter-Teleskop ein theoretisches
Auflésungsvermdgen, auch Beugungsgrenze genannt, von
0.03 Bogensekunden, bei 2.2 umist esmit 0.13 Bogense-
kunden rund viermal geringer. Damit lief3en sich auf dem
Mond noch bis zu 300 Meter grof3e Details wahrnehmen.
In der Praxisverschmiert jedoch die Luftunruhe lénger be-
lichtete Aufnahmen so stark, dass die A ufl sung typischer-
weise nur noch eine Bogensekunde betragt. Das heil3t,
kein Grofl3tel eskop erreicht eine bessere Aufldsung asein
15-Zentimeter-Fernrohr!

Astronomen und Ingenieuream M PIA habenin Zusam-
menarbeit mit Kollegen vom MPI fiir extraterrestrische
Physik in Garching ein adaptiv optisches System fur den
nahen Infrarotbereich gebaut, das es ermdglicht, die Bild-
schwankungen wéhrend der Belichtung zu korrigieren
(vgl. Jahresbericht 1997, S. 11). Esfunktioniert etwawie
folgt: Eine ebene Welle des Sternlichts erreicht die Erdat-
mosphére und wird darin verformt, &hnlich wie ein Tuch
im Wind. Bei der Ankunft im Teleskop weist sie »Berge
und Té&er« mit Hohen im Bereich von einem Mikrometer
auf. Im Innern des Teleskops spaltet nun ein Strahlteiler
die Wellein zwei Teilstrahlen auf. Wéhrend die eine Tell-
welle auf einen kleinen adaptiven Spiegel fallt und von
dort in die Kamera eintritt, gelangt die andere zu einem so
genannten Wellenfrontsensor. Der analysiert die Form der
Welle und gibt diese an einen Computer weiter. Der Com-
puter rechnet aus diesen Informationen aus, wie die Ober-
flache des flexiblen, adaptiven Spiegels verbogen werden
muss, um die Form der anderen Teilwelle zu korrigieren.
Umgesetzt werden diese Befehle von kleinen Stellfuiichen
an der Rickseite des adaptiven Spiegels.

Dieses Verfahrensfunktioniert nur, wenn der Spiegel so
schnell adaptiert werden kann, dass die eintreffenden Wel-
lenziige nach ausgefiihrter Korrektur nicht bereits anders
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deformiert sind als der gerade analysierte Wellenzug. Die
Theoriezeigt, dassbel 10 um Wellenlénge und gutem See-
ing etwazehn Korrekturen pro Sekunde nétig sind. Im Be-
reich von 1 bis 2.5 pm, in dem mit ALFA beobachtet wird,
sind dagegen schon etwa 200 Neueinstellungen pro Se-
kundefir eine gute Korrektur nétig.

Eine zentrale Rolle spielt bei ALFA der Wellenfrontsen-
sor, der die Lichtwelle analysiert. Damit er schnell genug
arbeiten kann, benétigt er einen Referenzstern von minde-
stens 13.5ter Grof3e. Ist der abzubildende Himmelskorper
selbst hierfiir zu lichtschwach, so muss ein anderer gefun-
den werden, der allerdings nicht weiter als etwa 30 Bogen-
sekunden von dem interessierenden Objekt entfernt sein
darf.

Wenn sich diese Bedingung nicht erfillen [&sst, miissen
sich die Astronomen mit einem Trick behelfen: Sie schie-
Ren parallel zur Blickrichtung des Teleskops einen Laser-
strahl zum Himmel. In einer Hohe um 90 Kilometer trifft
dieser auf eine mit Natriumatomen angereicherte Atmo-
sphérenschicht. Die Wellenlénge des Lasersist so einge-
stellt, dass er die Natriumatome zum Leuchten anregt. Auf
diese Weise entsteht Uber dem Teleskop ein Lichtfleck, ein
»kinstlicher Stern«, der im Idealfall einem Stern 10. Gro-
[3e entspricht. Er dient der adaptiven Optik wahrend der
Bildkorrektur als heller Vergleichsstern. ALFA kann somit
bei vergleichbarer Wellenlénge schérfere Bilder als das
Weltraumtel eskop Hubble liefern. Damit steht das MPIA
anvorderster Front der Forschung.

ALFA liefert mittlerweile routineméfig beugungsbe-
grenzte Aufnahmen und auch Spektren im nahen Infrarot
bei natlrlichen Referenzsternen bis zur 11. Grél3e. Bis
herab zu einer Helligkeit von 13.5 mag sind immer noch
nahezu beugungsbegrenzte Aufnahmen maoglich. Damit
lieR sich die Auflésung des 3.5-Meter-Tel eskops etwa um
einen Faktor sechs verbessern.

Im Berichtgjahr gelang es erstmals, mit dem Laserleit-
stern bei einer Wellenlénge von 2.2 um (K-Band) nahezu
beugungsbegrenzte Aufnahmen zu erzielen. Hierbei wur-
de ein Strehl-Faktor von 23% erreicht. Der Strehl-Faktor
bezeichnet das Verhdltnis der Lichtintensitat im Zentrum
einer Sternabbildung zu der Intensitét, welche dieideale,
beugungsbegrenzte Abbildung hétte. Bei normalem See-
ing von einer Bogensekunde liegt der Strehl-Faktor im na-
hen Infrarot bei nur etwa 3 %, im ldealfall betragt er
100%. Derzeit gibt es weltweit nur ein weiteres System,
das mit einem Laserleitstern mit ALFA vergleichbare Qua-
litét erreicht.

Grundsétzlich hangt die Effizienz, mit der sich der La-
serleitstern einsetzen I&sst, von den meteorol ogischen Be-
dingungen ab (s. Jahresbericht 1998, S. 38). Im Berichts-
jahr lief3 sich die Ausbeute durch eine flexible Handha
bung des Beobachtungsplanes weiter verbessern.

Um den Einsatz des Laserleitsterns weiter zu optimie-
ren, wurde das zeitliche Verhalten der leuchtenden Natri-
umschicht mit einem LIDAR beobachtet. Hierbei schiefdt
man einen gepulsten Laserstrahl in die Atmosphére. Die-
ser regt die Natriumatome in der Hochatmosphére zum

Abb. l11.1: Der 5000 Lj entfernte Lagunen-Nebel um den Stern
Herschel 36.

Leuchten an, und die von dort ausgesandten Photonen
werden mit dem 3.5-Meter-Teleskop wieder registriert.
Ausder Laufzeit des Signalslésst sich die Hohe der Natri-
umschicht ermitteln.

Mit einem solchen LIDAR lief3 sich erstmals verifizie-
ren, dass der Schwerpunkt des kiinstlichen Sternsin 90
Kilometern Hohe liegt. Durch Turbulenzen und andere
meteorol ogische Einflisse, kann diese Schwerpunkts-
lage jedoch sowohl innerhalb einiger zehn Sekunden al's
auch von Nacht zu Nacht um mehrere hundert Meter bis
zu 1.5 Kilometer schwanken. Gleichzeitig lie3 sich in
zwei Néchten beobachten, dass die Dicke der Natrium-
schicht in der Mesosphére zwischen 10 und 20 Kilo-
metern variierte. Solche Schwankungen kénnen eine
Defokussierung des Teleskops vortéuschen. Sie lief3en

Abb. 111.2 (links): Die beiden nur 0.6 Bogensekunden voneinan-
der entfernten Komponenten von T Tauri wurden mit ALFA klar
getrennnt.

Abb. 111.3 (rechts): Die aktive Kernregion der Galaxie NGC 1068
lieRsichmit ALFA raumlich aufldsen.
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sich mit einem reguléren LIDAR-Beobachtungssystem
sehr schnell erkennen.

Im Berichtsjahr konnten mit ALFA eine ganze Reihe
wissenschaftlich brillanter Ergebnisse erzielt werden. Bei
Beobachtungen im Lagunen-Nebel, einem bekannten
Sternentstehungsgebiet, konnte ALFA erstmalsim Infraro-
ten die Staubatmosphére Uiber einer bereits bekannten pro-
toplanetaren Scheibe nachweisen (Abb. 111.1). Diese Hille
aus Gas und Staub wird vom nahen Stern Herschel 36 zum
L euchten angeregt. Solche Staubscheiben sind von aktuel-
lem Interesse, weil sie als Geburtsstétten von Planeten
angesehen werden.

Dariiber hinaus gelang es bei spielsweise, die Bilder der
nur 0.7 Bogensekunden voneinander entfernten Kompo-
nenten des jungen Sterns T Tauri klar zu trennen (Abb.
[11.2). Durch Beobachtung in verschiedenen Wellenldngen
ist es so moglich, die rdumliche Verteilung von molekula
rem Wasserstoff in diesem Gebiet zu ermitteln. Bei einer
Auflésung von 0.25 Bogensekunden wurde der Kernbe-
reich der aktiven Galaxie NGC 1068 beobachtet. Das nur
45 Millionen Lichtjahre entfernte Sternsystem bietet eine
ideale Mdglichkeit, die Zentralregion, in der sich wahr-
scheinlich ein Schwarzes Loch befindet, detailliert zu stu-
dieren (Abb. 111.3).

Laica - die Weitfeldkamera fiir den Calar Alto

Fokalreduktoren wie CAFOS oder MoscA, die in den
vergangenen Jahren am Institut entwickelt und gebaut
wurden, haben ein relativ grof3es Gesichtsfeld mit etwa
zehn Bogenminuten Durchmesser. Fir die Zukunft er-

Abb. 111.4: Computerzeichnung von LAICA am K3-Korrektor im
Primarfokus des 3.5-Meter-Teleskops. Das Licht kommt von
unten. Deutlich erkenbar der Verschluss und im Hintergrund das
Filtermodul.

Abb. l11.5: Anordnung der vier CCDsin der Brennebene. Die bei-
den kleinen CCDs ober- und unterhalb des Mosaiks dienen zur
Nachfihrung.

hofft man sich jedoch wesentliche Erkenntnisse von For-
schungsprojekten, bei denen schwache Himmelskérper in
grof3en Feldern gesucht werden. Aus diesem Grunde wur-
de der Bau einer neuen Weitwinkelkamera flr das 3.5-
Meter-Teleskop auf dem Calar Alto beschlossen. Dieser
Large Area Imager for Caar Alto, kurz LAICA (Abb.
111.4), wird in Verbindung mit dem dreilinsigen Korrektor
im Primérfokus des Teleskops arbeiten. In dieser opti-
schen Anordnung betrégt das Offnungsverhaltnis /3.9,
womit ein nutzbares, fehlerfreies Bildfeld von 44 Bo-
genminuten entsprechend 115 mm Kantenlénge entsteht.
Ein so grofles Feld l&sst sich nicht mit einem einzigen
CCD abdecken. Es wurde daher ein Mosaik aus vier
CCDs der amerikanischen Firma Lockheed Martin mit je-
weils 4096 X 4096 Pixeln gewdahlt (Abb. 111.5). Die Ab-
bildungsskalawird 0.225 Bogensekunden pro Pixel betra-
gen.

Da die CCDs aus fertigungstechnischen Griinden nicht
fugenfrei aneinander stofl3en kdnnen, bleibt ein etwa 50
mm breiter Spalt frei. Das entspricht der CCD-Breite mi-
nus eines Uberlapps von ca. 30 Bogensekunden. Nachtei-
lig an dieser Anordnung ist, dass sich mit einer einzigen
Aufnahme kein geschlossenes Himmel sgebiet aufnehmen
lasst. Dies kann aber ohne grofRen Aufwand ausgeglichen
werden, indem man drei weitere Aufnahmen mit unter-
schiedlicher Positionierung anfertigt. Ein Satz von vier
Aufnahmen Uberdeckt ein zusammenhangendes Feld von
einem Quadratgrad, entsprechend etwa funf Vollmondfl &
chen. Der Uberlapp ermdglicht die Kontrolle von Astro-
metrie und Photometrie. Es gibt auch zahlreiche Beobach-
tungsprojekte, bei denen es lediglich darauf ankommt, ei-
nen moglichst grof3en Himmelshereich zu erfassen, der
nicht notwendigerweise | tickenlos sein muss. Ein Nachteil
ist jedoch, dassin stdrkerem Mal3e als bei einem Einzel-
CCD, das nur den zentralen Bereich des Bildfeldes ab-
deckt, Verzerrungseffekte auftreten, weil bei LAICA das
Bildfeld das CCD-Array genau umschlief3t und somit Ver-
zeichnungen, die nur im Randbereich des Bildfeldes auf-
treten, auf die Aul3enbereiche der CCDsfallen. Allerdings
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ist die Verzeichnung bisin die Ecken des Feldes geringer
as2%.

Vorteilhaft an dieser CCD-Anordnung ist, dass man an-
stelle eines grof3en Filtersvier kleine einsetzen kann. Klei-
nere Filter sind wesentlich leichter und zu einem geringe-
ren Preis erhéltlich als ein grof3es. Der Filterhalter gleicht
dem Magazin eines Diaprojektors. Das M agazin enthalt 20
Filter, die ein Greifarm herausnimmt und in den Strahlen-
gang schiebt. Mit dem Verschluss werden Belichtungszei-
ten bis herunter zu einer Sekunde maglich sein, wobel fir
die gesamte CCD-Flé&che eine bis auf maximal 0.5% ab-
weichende gleichmélige Belichtungszeit erreicht werden
soll. Zwei kleinere CCDs dienen ausschliefdlich zur Nach-
flhrung. Zwei deswegen, weil sich mit ihnen auch Bild-
drehungen, wie sie insbesondere bei langen Beobachtun-
gen auftreten konnen, feststellen lassen. Sie lassen sich
korrigieren, weil die Kamerawéahrend der Aufnahme um
einige Grad drehbar ist.

Mit dem Bau von LAIcA wurde Anfang 1999 begonnen.
Die CCDs wurden Anfang 2000 ans Institut geliefert. Im
November des Jahres sollen die ersten Integrationstests
vorgenommen werden, um dann gegen Ende 2000 die
ersten Aufnahmen am Teleskop zu erhalten.

ConicA — Hochauflosende Infrarotkamera fiir das VLT

CoNIcA ist eine hochauflésende Kamera fur das
Infrarot. Sie entsteht derzeit unter der Federfiihrung des
MPIA in Zusammenarbeit mit dem MPI fir extraterrestri-
sche Physik in Garching und wird an einem der Teleskope
des Very Large Telescope, VLT, arbeiten. Das VLT wird
derzeit vom European Southern Observatory, Eso, auf
dem 2630 Meter hohen Gipfel Paranal in der chilenischen

Atacama-Wuste errichtet. Im Endausbau wird es Ende
2000 ausvier Grof3tel eskopen mit Spiegelnvonjeweils8.2
Metern Durchmesser sowie drei kleineren sogenannten
Hilfsteleskopen mit 1.8 Metern Offnung bestehen. Ende
1999 waren bereits drei der 8-Meter-Teleskope sowie
mehrere Messgeréteim Einsatz.

Jedes der vier Teleskope verfligt Uber drei Ausgange,
die mit &uerst leistungsfahigen Kameras und Spektral ap-
paraten bestiickt werden. CoNicA wird am Nasmyth-Fo-
kus des dritten der vier in Betrieb genommenen Tel eskope
mit dem Namen Melipal (Kreuz des Siidens) arbeiten und
zusammen mit dem adaptiv optischen System NAOSim
nahen Infrarot von 1 bis 5 um beugungsbegrenzte Bilder
mit einer Auflésung bis herab zu 0.026 Bogensekunden
liefern. Die Inbetriebnahme von CoNICA zusammen mit
der in Frankreich gebauten adaptiven Optik ist fir Mé&rz
2001 vorgesehen.

ConNica wird sich in alen aktuellen Forschungsberei-
chen einsetzen lassen. Im Vordergrund stehen Untersu-
chungen von Sternentstehungsgebieten und protoplaneta-
ren Staubscheiben, des galaktischen Zentrums, Gashllen
Roter Riesen und die Suche nach extrasolaren Planeten.
Im extragal aktischen Bereich werden Beobachtungen der
Zentralgebiete aktiver Galaxien und das Studium entfern-
ter Infrarotgal axien hohe Prioritét besitzen. Den Astrono-
men der beiden MPIswerden als Gegenleistung fur ihre
Arbeit an CoNIcA 45 Beobachtungsnéchte zur Verfligung
stehen.

Als Detektor dient ein Infrarot-Array mit 1024 X 1024
Pixeln. Der Abbildungsmalistab wird zwischen 0.014 und
0.11 Bogensekunden pro Bildlement wéhlbar sein. Fir

Abb. 111.6: CoNIcA bel Testsim Laboratorium des | nstituts.
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jede dieser Skalen sind zwei Kamerasysteme vorhanden,
diein den zwei Wellenléngenbereichen von 1 bis 2.5 pm
sowieund 2 bis5 pm arbeiten. Das Bildfeld besitzt je nach
gewdhlter Variante eine Ausdehnung zwischen 14" X 14"
und 56" X 56" und bei geringster Auflésung 73" Durch-
messer.

ConNiIca ist ein multifunktional es Instrument mit einem
Fabry-Pérot-Interferometer (2 bis 2.5 um), einem Satz von
20 Standardfarbfiltern und 15 schmalbandigen Filtern so-
wie Wollaston-Prismen und Polarisationsfiltern fur die
Messung der linearen Polarisation ausgedehnter Objekte.
Aulerdem bieten vier Grisms die M 6glichkeit fiir zweidi-
mensionale Spektral untersuchungen bei mittlerer spektra
ler AuflGsung.

Im Berichtsiahr wurde die Infrarotkamerafir die adap-
tive Optik so weit fertiggestellt, dass der endguiltige InSb-
Detektor (Aladdin) montiert und mit den abschliefRenden
optischen Tests begonnen werden konnte (Abb. 111.6). Zu
diesem Zweck werden alle Moden des Instruments einer
eingehenden optischen und mechanischen Prifung unter-
zogen. Aullerdem wurde die Software fir die Ins-
trumentenkontrolle fertiggestellt. Die Ubergabe an die
Eso ist fir Sommer 2000 vorgesehen. Dann wird CONICA
dem franzdsischen Konsortium Uberstellt, das die zu-
gehdrige adaptive Optik entwickelt. Ein erster gemeinsa-
mer Test ist flr Herbst 2000 vorgesehen.

Mibi - Infrarotinterferometer fiir das VLT

DasVLT wirdin naher Zukunft auch als Interferometer
arbeiten. Hierfur werden die Strahlengénge von zwei oder
mehr Teleskopen zusammengefihrt und in einer gemein-
samen Bildebene kohérent Uberlagert. Ein solches Interfe-
rometer verfugt Uber die réumliche Aufldsung eines Ein-
zelteleskops, dessen Spiegeldurchmesser der Basislange
der interferometrisch gekoppelten Teleskope entspricht.
Zwei 130 Meter voneinander entfernt stehende Teleskope
des VLT sind dann in der Lage, im nahen Infraroten eine
Auflésung von einigen tausendstel Bogensekunden zu er-
zielen.

Einsvon drei Interferometern, genannt MiDI, wird un-
ter der Federfiihrung des M PI A entwickelt und gebaut. Be-
teiligt sind auch Kollegen aus den Niederlanden und
Frankreich sowie vom Kiepenheuer-Institut fur Sonnen-
physik in Freiburg und von der Thiringischen Landes-
sternwarte Tautenburg. M1DI soll Interferometrie mit zwel
Teleskopen bei 10 pm Wellenlange erméglichen und wird
in puncto raumlicher Aufldsung einen Quantensprung in
der astrophysikalischen Forschung bedeuten. Derzeit ist
geplant, MiDI insbesondere fir die Beobachtung von akti-
ven galaktischen Kernen (Schwarzen Léchern), jungen
Sternen, extrasolaren Planeten, zirkumstellaren Staubhtil-
len und protostellaren und protoplanetaren Scheiben so-
wie Doppel sternen einzusetzen.

DieWegléngen der von den Einzeltel eskopen kommen-
den Strahlenbiindel miissen in der gemeinsamen Bildebe-

ne bis auf Bruchteile einer Wellenldnge genau, also etwa
ein Mikrometer, Ubereinstimmen. Die hauptsachlich geo-
metrisch bedingte Weglangendifferenz wird bereits zu ei-
nem grof3en Teil ausgegeglichen sein, bevor die Strahlen
in das Instrument eintreten. Im Innern von Mibi wird die
restliche Weglangendifferenz durch piezoel ektrisch be-
triebene, verschiebbare Spiegel ausgeglichen. Ein Strahl-
teiler vereint die Strahlen zum Interferenzbild. Gleichzei-
tig mussen aber auch durch Luftunruhe oder Wolken her-
vorgerufene Helligkeitsschwankungen des beobachteten
Himmel sobjekts gemessen werden. Aus diesem Grunde
wird ein Teil der beiden Strahlen aus dem interferometri-
schen Strahlengang herausgeleitet, so dass die Helligkeit
stdndig separat gemessen werden kann.

Im Berichtsjahr wurde mit der Herstellung des Instru-
ments begonnen. Ende Juli fand das »Final Design Re-
view« fur die Optik bei Eso statt und konnte ohne Schwie-
rigkeiten abgeschl ossen werden. Zum Jahresende liefen
die Vorbereitungen fir das Final Design Review flr den
Rest des Instrumentes, das fiir Februar 2000 geplant ist.

Am Partnerinstitut NFRA in Dwingeloo wurde mit der
Konstruktion der gekiihlten Optik begonnen (Abb. 111.7).
Hier wurde fir die Entwicklung der Verstellmechanismen,
deren Genauigkeit kritisch fir die Strahlvereinigung ist,
ein Prototyp hergestellt und erfolgreich getestet: Der
Entwurf des nicht gekihiten Teils der Optik wurde abge-
schlossen und gemeinsam mit Kollegen des Kiepenheuer-
Instituts optimiert. Auch die Piezomotoren fir dieinterne
Wegléngenverstellung wurden erfolgreich getestet:
Schnelligkeit, Stabilité und Genauigkeit erreichten oder
Ubertrafen die erforderlichen Werte. Die Spezifikationen
fur das empfindlichste optische Teil des Instruments, den
Strahlvereiniger, konnten verifiziert werden und der Auf-
trag an die Firma Prézisionsoptik Gerawurde erteilt.

Der Detektor, ein Si:As-IBC-Array (IBC = impurity
band conduction) mit 320 X 240 Pixel wurde bei der Fir-

Abb. lI1.7: Entwurf fiir die Mechanik fir den kalten Bereich der
Optik mit verschiedenen Verstelleinheiten.
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ma Raytheon in Auftrag gegeben. Ein erstes Exemplar in
Testqualitdt wurde bereits geliefert. Die Arbeiten an der
Ausleseelektronik wurden fortgefihrt. Dartiber hinaus
wurde ein Test-Dewar hergestellt, um Temperaturverhal-
ten und Vibrationsempfindlichkeit unter moglichst realis-
tischen Bedingungen zu untersuchen. Dabei zeigte sich,
dass mit der vorgesehenen Anordnung von Kuhler und
Instrument auf getrennten schweren Tischen die gefurch-
teten Schwingungen auf ein ertrégliches Mal3 reduziert
werden kénnen. Der endguiltige Cryostat wurde entwor-
fen, der Aufbau der Eichquellen fir Labortests ist im
Gange. Auch die Arbeiten an der Software fir das
Instrument haben in gréfderem Umfang begonnen, fir die
Instrumentenkontrolle in Heidelberg und fir die Daten-
auswertung in Paris und Leiden. Die Sterrewacht Leiden
koordiniert dieseArbeiten.

Derzeit ist geplant, dasin Heidelberg getestete Instru-
ment im Spétherbst 2001 nach Siidamerika zu verschiffen
und auf dem Paranal zu montieren.

PAcs — Infrarotkamera fiir FIRST

Im Jahre 2007 will die Européische Weltraumbehdrde
EsaA das Far-Infrared and Submillimeter Space Telescope,
FIRsT, starten. Esist die vierte grof3e Cornerstone-Mission
der EsA. FIRST erhdlt einen 3.5-Meter-Spiegel und drei
wissenschaftliche Instrumente, die einen Wellenléngenbe-
reich von 60 bis 700 um abdecken sollen. Sie werden von
internationalen Wissenschaftskonsortien gebaut. FIRST
schlief3t damit bei den grof3en Wellenldngen an die Domé&-
ne der Radioastronomie an. Ein Schwerpunkt des For-
schungsprogramms wird in der Beobachtung von proto-
stellaren Staubwolken und protoplanetaren Staubscheiben
liegen. Gleichzeitig wird die Infrarotstrahlung sehr weit
entfernter, junger Galaxien im Submillimeterbereich
nachweisbar sein. Das MPIA wird sich am Bau eines der
Instrumente, genannt PAcS (Photoconductor Array Came-

raand Spectrometer), beteiligen. Die Projektleitung liegt
beim MPI fir extraterrestrische Physik in Garching
(MPE).

Pacs wird fir photometrische und spektrometrische
Untersuchungen im Wellenléngenbereich zwischen 60
und 210 pm ausgelegt. Das MPIA wird wesentlich zu der
Entwicklung der Kameras und Vorverstérker sowie des
Fokal ebenen-Choppers und des Datenzentrums beitragen.
1999 wurde beschlossen, dass das Institut an den detail -
lierten Planungen zum Aufbau des FIRST-Bodensegmen-
tesund insbesondere des Kontrollzentrumsfur PACS betei-
ligt sein wird. Basierend auf der Erfahrung mit 1so konn-
ten wesentliche Beitrdge zum Entwurf eines flexiblen
Kommandosystems fir die Instrumente gel eistet werden.
Es wurde festgelegt, dass das Institut fir alle Aspekte der
Kalibration von PAcs wéhrend des Fluges verantwortlich
seinwird.

Im Berichtsjahr bestand der wesentliche Beitrag zu
PAacsim Bau eines Prototypen des Choppers. Ein solches
optisches Gerét hat folgende Aufgabe: Bei Infrarotbeob-
achtungen kann ein mehr oder weniger starkes, stérendes
Hintergrundsignal zum Beispiel durch Warmestrahlung
des Teleskops entstehen. Um dieses berticksichtigen zu
kénnen, wird wéhrend einer Beobachtung abwechselnd
das Objekt und ein leerer Himmelsausschnitt aufgenom-
men. Letzteres liefert den Hintergrund, der spéter von der
eigentlichen Aufnahme abgezogen wird. Die alternierende
Beobachtung zweier Himmel sgebiete erreicht man, indem
man im Strahlengang einen Spiegel anbringt, der sténdig
hin und her kippt (oder auf englisch: choppt).

Der Hauptspiegel von FIRST wird voraussichtlich eine
Temperatur um 90 K besitzen, so dass ab etwa 50 pm Wel-
lenlénge mit erheblicher Warmestrahlung zu rechnen ist.

Abb. 111.8: Der Prototyp des PAcs-Choppers mit einem 25 mm
groRen Spiegel. In jedem Luftspalt arbeiten zwei Halb-
|eiterplatten (Feldplatten) aus InSh/NiSh al's Positionssensoren.




Ein neuer Spiegel fur das UKIRT

37

5mm

Abb. 111.9: Prototyp eines Kreuzfedergelenks auf dem die
Chopperachse gelagert wird.

Dem Choppen wird somit bei Beobachtungen in diesem
Wellenlangenbereich eine wesentliche Bedeutung zukom-
men. Bereits bei 1so konnte das Institut Erfahrung mit
Choppern bei sehr tiefen Temperaturen sammeln, wo die
meisten herkdmmlichen Materialien und technischen Sys-
teme versagen: Im Verlauf von tber tausend Stunden wur-
den mehrere Millionen Kippzyklen ohne Materialermu-
dung ausgef iihrt.

Bei Pacs sind die Anforderungen noch gréfier: Bel ei-
ner Temperatur von 4 K sollen 630 Millionen Zyklen mog-
lich sein. Der Spiegel besitzt einen Durchmesser von 25
Millimetern und muss tber einen Winkel von neun Grad
schwenkbar sein. AufRerdem muss er das Licht von zwei
internen Kalibrierquellen auf die Detektoren lenken. Am
Institut entschied man sich fur einen elektromagnetischen
Antrieb des Choppers, der so wenig bewegliche mechani-
sche Komponenten wie mdglich enthélt und kaum Wérme
erzeugt.

Der Antrieb besteht aus drei parallel liegenden Kernen
aus Cryoperm (Abb. I11.8). Diese drei Metallkerne sind
von Spulen umwickelt, diein den zwei L uftspalten jeweils
ein Magnetfeld erzeugen. Legt man an den Spulen eine
Wechsel spannung an, so entsteht im Luftspalt eine Lo-
rentz-Kraft, diezwei Antriebsmagnete hinund her bewegt.
Diese Linearbewegung wird durch Gelenke auf eine Ach-
se Ubertragen und dadurch in eine Drehbewegung umge-
setzt. Auf dieser Achse sitzt der Chopper-Spiegel.

DieAchse selbst ist auf so genannten Kreuzfedergelen-
ken gelagert, die verschleif3frei und génzlich ohne
Schmiermittel auch noch bei tiefen Temperaturen funktio-
nieren (Abb. 111.9). Sie bestehen aus zwei kreuzférmig an-
geordneten, flexiblen Blattfedern. Dreht sich dieAchse so,
werden diese Blétter inihrer Form s-férmig verbogen. We-

gen ihrer hohen Elastizitét sind Achsendrehungen biszu 9
Grad moglich.

Der im Labor gefertigte Prototyp konnte die prinzipiel-
le Tauglichkeit dieses Systems bereits eindrucksvoll de-
monstrieren. Zudem deuten Computersimul ationen darauf
hin, dass sich auch die von der EsA vorgegebene Verlust-
leistung von maximal 4 mW erreichen lassen wird. Umdie
ohmsche Verlustwarme der Antriebsspulen zu minimie-
ren, wurden am Institut unterschiedliche, fir die Kryome-
chanik geeignete, elektrisch hochleitende Materialien, wie
Silber, Aluminium und Kupfer mit au3ergewohnlichen
Reinheitsgraden um 99.999 %, und Supral eiter untersucht.

Im Berichtsjahr wurden schlief3lich drei Industrieange-
bote zum Bau des Flugmodell-Choppers sowie eines Le-
bensdauer-, Qualifikations- und Flugersatzmodells einge-
holt und ein Vertragsabschluss vorbereitet.

Ein neuer Sekundarspiegel fiir das UKIRT

Seit Jahren schon ist das Institut am United Kingdom
Infrared Telescope beteiligt (s. Kapitel 1). Vor einigen Jah-
ren wurde beschlossen, das Teleskop gemeinsam mit dem
Royal Observatory in Edinburgh, Schottland, technisch zu
verbessern. Im Rahmen dieser Vereinbarung tibernahm
das MPIA den Bau einer kompletten Tip-Tilt-Sekundér-
spiegeleinheit, einschliefllich eines neuen Frontringes fur
Beaobachtungen im Infraroten. 1996 lieferte dasInstitut ein
solches System auf den Mauna Keg, Hawaii. Im Berichts-
jahr wurde ein neuer Sekundéarspiegel mit einer weiter ver-
besserten Oberflache hergestellt. Mit ihm wird seitdem am
UKIRT dietheoretisch mdgliche Aufldsung erreicht.

Die Sekundérspiegeleinheit kann gleichzeitig drei ver-
schiedene Aufgaben Gbernehmen. Zum einenist der Spie-
gel mit einer Hexapodmontierung an dem Frontring mon-
tiert. Dadurch ist er langsam (mit Frequenzen von maxi-
mal einem Hertz) beweglich. Dieses aktive optische Sys-
tem ermdglicht es, wéhrend der Beobachtung den Spiegel
injeder Lage optimal zu justieren und Fokussierfehler aus-
zugleichen.

Zum zweiten ist der Spiegel auf einer Plattform mon-
tiert, die sich Uber Piezokristalle sehr schnell (mit Fre-
quenzen bis zu 220 Hertz) verkippen | &sst. Hiermit lassen
sich Verkippungen der eintreffenden Wellenfront, hervor-
gerufen durch Turbulenzen in der Atmosphére, wahrend
der Belichtung adaptiv korrigieren (s.a. den Beitrag tiber
ALFA auf Seite 31). Gleichzeitig Ubernimmt die Piezo-
Plattform bei Beobachtungen im mittleren Infraroten die
oben bereits beschriebene Funktion des Choppens.

Dader Spiegel mit einem Durchmesser von 31 Zenti-
metern in manchen Beobachtungsmoden sehr schnell hin
und her bewegt wird, musste eine spezielle Leichtbauwei -
se gewahlt werden: Aus dem massiven Spiegelrohling aus
der Glaskeramik Zerodur wurde ein Wabenmuster heraus-
gearbeitet. Die Ubrig bleibenden Wabenwénde und der
scheibenformige Spiegeltréager waren anschlielend je-
weils nur 4.5 Millimeter diinn. Dadurch liefd sich das Ge-



38

Il Instrumentelle Entwicklungen

Abb. 111.10: Die Riickseite des Sekundarspiegels. Man erkennt die
gewi chtsmindernde Wabenstruktur.

wicht von 5.5 Kilogramm auf 2 Kilogramm reduzieren
(Abb. 111.10).

Das System arbeitet seit 1996 sehr erfolgreich. Um aber
die angestrebte maximal moégliche Auflésung (Beugungs-
grenze) von 0.3 Bogensekunden bei 2.2 pm Wellenlénge

Zu erreichen, mussten die maximalen Anweichungen der
Flache des Sekundérspiegels von der Sollform gringer a's
125 nm sein. Dieswar beim ersten Spiegel nicht ganz der
Fall gewesen, weil beim mechanischen Abtragen der Wa-
ben in der Oberflache der Glaskeramik scharfe Kanten
oder Mikrorisse entstanden waren, die zu lokalen Span-
nungen im Material geflhrt hatten, und die Wabenstruktur
hatte sich geringfiigig in der Spiegeloberfléche abge-
driickt.

Fur den zweiten Spiegel wurde jetzt ein von der Firma
Carl Zeissin Oberkochen entwickeltes Verfahren ange-
wandt: Auf die Rickseite des Spiegeltrégers wurde durch
Aufbringen einer aggressiven Séure eine 0.2 mm diinne
Schicht abgetragen. Dadurch verschwanden samtliche Mi-
krorisse und die Spannungen im Material, und infolgedes-
sen war auch von der Wabenstruktur auf der Spiegel ober-
fléche keine Spur mehr zu sehen. Die gesamte Oberfléche
des Sekundérspiegel swich nur noch maximal 110 nm von
der Idealform ab. Der Erfolg war so Uberzeugend, dass
demnéchst auch der erste Sekundérspiegel mit dem neuen
Atzverfahren nachbehandelt werden soll.
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IV.1 Galaktische Astronomie

Staub um junge massereiche Sterne —
Hiillen oder Scheiben?

Zirkumstellare Scheiben aus Gas und Staub spielen bei
vielen astrophysikalischen Vorgéngen eine entscheidende
Rolle. Junge, sonnenéhnliche Sterne, so genannte T-Tauri-
Sterne, sind von solchen Scheiben umgeben, in denen spa-
ter wahrscheinlich Planeten entstehen. Weniger klar ist
die Situation bei massereicheren Sternen, die nach ihrem
Entdecker Herbig-Ae/Be-Sterne heiBen. Auch sie zeigen
eine Reihe von Phdanomenen, die mit der Existenz von
Scheiben in Verbindung gebracht werden. Unter anderem
wurde bei einigen von ihnen intensive Infrarotstrahlung
gefunden, die von dichtem zirkumstellarem Staub stammen
muss. Mit dem Infrarotobservatorium Iso ist es nun ge-
lungen, sieben Herbig-Ae/Be-Sterne gleichzeitig im mitt-
leren und fernen Infrarot zu beobachten. Sie zeigten in fast
allen Fillen Strahlungsverteilungen, die fiir zirkumstellare
Scheiben charakteristisch sind.

Als Herbig-Ae/Be-Sterne bezeichnet man die jungen
Vorlaufer der spéteren A- und B-Sterne. Ihre Massen lie-
gen im Bereich von etwa zwei bis acht Sonnenmassen.
Die Spektren dieser Vorhauptreihensterne zeigen starke
Emissionglinien. Die Sterne befinden sich fast immer in
der Dunkelwolke, in der sie entstanden sind, und sind von
Reflexionsnebeln umgeben. Zudem lie sich bei den
Herbig-Ae/Be-Sternen ein schneller Teilchenwind nach-
weisen. In einigen Falen ist die Ausstrémung bipolar,
teilweise sogar in Form eng geblindelter Teilchenstrahlen,
so genannter Jets. In diesen Féllen geht man davon aus,
dass der Teilchenwind den Stern senkrecht zu einer nicht
direkt sichtbaren zirkumstellaren Scheibe verlasst.
Starke Hinweise auf zwei Scheiben, die beide Kom-
ponenten des Herbig-Ae/Be-Doppelsterns Z Canis
Majoris umgeben, fanden Astronomen des I nstituts kiirz-
lich mit Speckle-Infrarotpolarimetrie (s. Jahresbericht
1998, S. 16). Die Radien dieser Scheiben miissen weni-
ger als 100 AE betragen. Amerikanische Astronomen be-
obachteten 1997 einige Herbig-Ae-Sterne mit hochauf-
[6sender Interferometrie im Millimeterbereich, wo sich
Kohlenmonoxid nachweisen 1asst. Bei einigen Sternen
fanden sich ausgedehnte Hillen mit Gesamtmassen
(Staub und Gas) zwischen 0.005 bis 0.034 Sonnen-
massen, entsprechend 5 bis 34 Jupitermassen. Bei dem
Stern AB Aurigae zeigte sich in der Emission von Koh-

lenmonoxidgas eine elipsoidférmige Hulle mit einer
grofen Halbachse von 450 AE, deren Radialgeschwin-
digkeitsfeld sich am einfachsten mit einer rotierenden
Scheibe erkléren lésst (Abb. 1V.1).

Die mit 1so beobachteten Herbig-Ae/Be-Sterne befin-
den sich in Entfernungen zwischen 2000 und 7000 Licht-
jahren. Sind deren vermutete Scheiben etwa so grof3 wie
diejenige von AB Aurigae, so haben sie eine Winkelaus-
dehnung um eine Bogensekunde und sind somit mit 1so
réumlich nicht aufl6sbar. Alle Informationen miissen dem-
nach aus der spektralen Energieverteilung des thermisch
strahlenden Staubes kommen.

Mit Iso bot sich nun die Gelegenheit, einige Herbig-
Ae/Be-Sterne auch im fernen Infrarot zu beobachten, wo
kihlerer Staub aus den AufRenbereichen der Hillen oder
Scheiben strahlt und wo die gesamte Strahlungsverteilung
ihr Maximum hat. Auf3erdem war es erstmals maglich, die
Infrarotstrahlung gleichzeitig tber einen grofien Wellen-
l&ngenbereich hinweg zu messen. Insgesamt konnten

v gr [km/s]
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Abb. IV.1: Die Verteilung von Kohlenmonoxid in der mutmaldli-
chen Scheibe um AB Aurigae. Das Geschwindigkeitsfeld ist
farblich kodiert: Blaue Bereiche bewegen sich auf uns zu, rote
vonunsfort. (Mannings, Sargent, CIT)
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Abb. IV.2: Oben: Diese optische Aufnahme von LkHa 198 zeigt
den Reflexionsnebel . Rechts: Die Positionen der |SoPHOT-Beob-
achtungsblenden im Gebiet um LkHa 198 und V 376 Casin der
Dunkelwolke Lynds 1265. (Bild: Tom Ray, Dublin)

Astronomen des MPIA zusammen mit Kollegen von der
Universitétssternwarte Jena sieben Herbig-Ae/Be-Sterne
im Wellenlangenbereich von 5 bis 200 um untersuchen.
Wie schwierig diese Untersuchungen waren, |&sst
sich an dem Beispiel der beiden 2000 Lichtjahre entfern-
ten Sterne LkHa 198 und V 376 Cas exemplarisch de-
monstrieren. Die beiden Sterne stehen nur einehalbe Bo-
genminute voneinander entfernt in der selben Dun-
kelwolke, in der sie auch etwa gleichzeitig entstanden
sein dirften. Verschiedene Beobachtungen, unter ande-
rem auch von Mitarbeitern des MPIA, hatten ergeben,
dass beide Sterne vermutlich von Scheiben umgeben
sind. Bel LkHa 198 liefd sich sogar ein Jet nachweisen —
ein starker Hinweisauf eine Scheibe. Dennoch blieb eine
letzte Bestdtigung aus. Die Situation wird durch zwei
weitere Quellen kompliziert, die nur im Infraroten
erkennbar sind. Eine liegt 6 Bogensekunden nérdlich
von LkHa 198. Vermutlich handelt es sich ebenfalls um
einen Herbig-Ae/Be-Stern. Er steckt so tief im Innern
der Wolke, dass der Staub das Sternlicht im sichtbaren
Bereich um etwa 35 GrofRenkl assen, entsprechend einen
Faktor 10 abschwacht. Zudem gibt es 19 Bogen-
sekunden nordwestlich ein weiteres Objekt. Esist so
kihl, dass eserst bei Wellenlédngen um 1 mm auftaucht.
Wie Abb. 1V.2 zeigt, wurde mit 1SOPHOT ein Scan
Uber beide Objekte gelegt, wobei der Blendendurchmes-
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ser bei Wellenldngen von 5 bis 20 um 23 Bogensekun-
den (durchgezogene Kreise) betrug. Hier waren LkHa
198 und V 376 Cas einzeln auflésbar. Bei 60 und 100 um
hatte die Blende einen Durchmesser von 99 Bogen-
sekunden (gestrichelte Kreise). Hier musste zunéchst ei-
ne fléchige Hintergrundemission der Dunkelwolke abge-
zogen werden, bevor sich die beiden Quellen durch eine
Verteilungsfunktion beschreiben lief3en. Bei 150 und 200
pum Wellenlange entspricht ein Pixel einer Winkel-
auflésung von 90 Bogensekunden. Auch hier musste ei-
ne intensive Hintergrundemission abgezogen werden,
aber die Aufldsung reicht hier nicht aus, um die Quellen
zu trennen. Zudem tritt hier wahrscheinlich auch die 19
Bogensekunden nordwestlich gelegene Submillimeter-
quelle auf.
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Ausdiesen Daten lief3en sich die spektralen Energiever-
teilungen der beiden Herbig-Ae/Be-Sterne erstellen (Abb.
IV.3). Bei V 376 Cas steigt die Intensitét zum fernen Infra-
rot an und erreicht ein Maximum bei etwa 100 um. Diese
breite Energieverteilung entsteht durch die Emission von
Staub mit unterschiedlichen Temperaturen. Aus den neuen
Iso-Daten lésst sich nun ableiten, dass der kiihle Staub in
grofRer Entfernung vom Stern eine Temperatur um 33 K
haben muss. Die Gesamtleuchtkraft im Bereich von 1 bis
1000 pum ergibt sich zu 430 Sonnenleuchtkrafte. Da mit
| SOPHOT erstmal's das komplette Spektrum zwischen 16
und 100 um abgedeckt werden konnte, bedeutet dies die
erste zuverl éssige L euchtkraftbestimmung.
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Interessanterweise |&sst sich der Anstieg der Emission
bis zu 100 um durch ein Potenzgesetz beschreiben, das
demjenigen von Staubscheiben um sonnenéhnliche T-
Tauri-Sterne sehr stark dhnelt. In diesem Fall stammt die
Emssion im nahen und mittleren Infrarot aus dem inneren
Bereich der Scheibe, wobei das Potenzgesetz darauf hin-

Abb. IV.3: Die spektralen Energieverteilungen der sechs Herbig-
Ae/Be-Sterne. Bei LkHa 198 wurden die Beitrége von zwei na-
hen Begleitern berticksichtigt. Bei MWC 1080 kommen wahr-
scheinlich im fernen Infraroten erhebliche Strahlungsanteile ei-
ner ausgedehnten Quelle hinzu, die vermutlich mit dem Stern
nicht in ursachlicher Verbindung sind.
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deutet, dass die Materie dort optisch dick ist. Das Maxi-
mum um 100 pm kennzeichnet dann jenen Bereich in der
Scheibe, wo der Staub kuhler und optisch dunn wird. Mit
dieser Energieverteilung I&sst sich zwar die Existenz einer
Scheibe umV 376 Cas nicht beweisen, sieist aber ein In-
diz daf Ur.

Bei LkHa 198 liegt der Fall komplizierter, weil dort mit
zunehmender Wellenlénge die nahe gelegenen Infrarot-
quellen immer starker zum Signal beitragen. Die drei
anfangs erwéahnten Sterne lassen sich aber nicht trennen.
Zieht man jedoch weitere Beobachtungsdaten mit hinzu,
so ist es moglich, ansatzweise die gemessene | ntensitéts-
verteilung durch drei Planck-Kurven zu beschreiben (Abb.
IV.3). Somit findet man auch fur LkHo 198 einen In-
tensitétsverlauf, der sich bis zum Maximum durch ein Po-
tenzgesetz beschreiben I&sst. Hier ergibt sich die beste An-
passung der Temperatur des kithlen Staubes zu 47 K, und
die Gesamtleuchtkraft im Bereich von 1 bis 1000 pum liegt
zwischen 60 und 350 Sonnenleuchtkréften. Der Wert ist
wegen der Kontamination durch die beiden benachbarten
Quéllenunsicher.

Auf dhnliche Weise wurden die anderen Herbig-Ae/Be-
Sterne analysiert. Die Temperaturen betragen im Mittel 50
K und liegen damit im Bereich der Staubscheiben um T-
Tauri-Sterne. Sie sind niedriger als bei den Scheiben der
Sternevom »Wega- Typ« (s. »DasAlter der Scheibensterne
Wega, Fomalhaut und Beta Pictorisk, S. 53). Diese liegen
bei 60-120 K. Auch die fur die anderen Herbig-Ae/Be-
Sterne abgel eiteten Potenzgesetze éhneln denen von T-
Tauri-Sternen.

Letztlich lassen sich die beobachteten Spektralvertei-
lungen der Herbig-Ae/Be-Sterne zwar mit der Existenz
von Staubscheiben erklédren. Die Interpretation ist jedoch
nicht eindeutig. Die Beobachtungsdaten passen ebenso
zu Modellen mit sphérischen Staubhillen wie zu
Modellen, in denen eine Scheibe von einer weit ausge-
dehnten Hille umgeben ist. Dennoch sind die 1so-Daten
ein bedeutender Beitrag zum Gesamtkomplex der
Sternentstehung. Denn erstmals konnte der Spektral-
verlauf dieser jungen Sternein dem bislang unerschlosse-
nen Bereich um das Maximum herum beobachtet wer-
den. Hieraus ergaben sich die Temperaturen in den
kihlen Bereichen der Hullen oder Scheiben, und es
liefRen sich zuverléssige Werte fur die Gesamtleuchtkraft
der Staubhtillen ableiten. Dies alles sind wertvolle physi-
kalische GroRRen, welche in die theoretischen Modelle
eingehen. Der bedeutende Fortschritt gegeniiber IRAS
besteht neben dem erweiterten Wellenléngenbereich
auch in einer wesentlich hoheren Empfindlichkeit und in
den Mdglichkeiten der Spektroskopie. Angesichts der
Tatsache, dass erst 15 Prozent der gesamten 1So-Daten
ausgewertet sind, erwarten die Astronomen noch viele
weitere Ergebnisse von dieser erfolgreichen Mission.

Fir die fernere Zukunft hoffen die Forscher auf das
flugzeuggetragene Teleskop SoFiA und die néchste grolie
europaische Satellitenmission FIRST, an der das Institut
wieder beteiligt seinwird (s. Kapitel 111).

Junge Planeten auf Wanderschaft

Ende 1995 entdeckten zwei schweizer Astronomen den
ersten extrasolaren Planeten. Bis Mitte 2000 waren mehr
als 40 dunkle Begleiter sonnendhnlicher Sterne bekannt.
Fast alle diese Planeten sind mindestens so massereich
wie Jupiter und umkreisen den Stern in Absténden von
weniger als einer Astronomischen Einheit. Dies steht im
Widerspruch zur bisherigen Lehrmeinung, wonach sich
jupiterdhnliche Planeten erst in Abstdnden von minde-
stens 4 AE vom Stern bilden kénnen. Mit Hilfe von Compu-
tersimulationen konnten Theoretiker des Instituts demon-
strieren, dass massereiche Protoplaneten durch Wech-
selwirkung mit der Gas-/Staubscheibe, in der sie entstan-
den sind, Drehimpuls verlieren und sich dadurch dem
Zentralstern auf einer spiralformigen Bahn ndhern.

Die extrasolaren Planeten stehen am Himmel so nahe an
ihrem Zentralstern und sind so lichtschwach, dass sie sich
nicht direkt beobachten lassen. Bislang sind sie nur indi-
rekt uber ihre Schwerkraftwirkung auf den Stern nach-
weisbar: Planet und Stern kreisen um einen gemeinsamen
Schwerpunkt, der etwas auf3erhal b des Sternzentrums liegt
(Abb. 1V.4); dies bewirkt, dass der Stern mit der Um-
laufperiode des Planeten hin und her pendelt. Mit hochauf-
|6senden Spektrographen ist es maglich, dieradiale (in
Richtung des Sehstrahls liegende) Bewegungskompo-
nente bis auf einige Meter pro Sekunde genau zu messen.

Ausder Masse des Sterns und der beobachteten Periode
und Amplitude seines Umlaufs um den Schwerpunkt des
Systemslassen sich die Massen und Bahnradien der Plane-
ten errechnen. Allerdings ergeben sich fir die Massenwer-
tenur untere Grenzen, daman dierdumliche Lage der Um-
laufbahn nicht kennt. Liegt sie senkrecht zur Himmel sebe-
ne, so wird der Stern ausschlie3lich in radialer Richtung
ausgelenkt, und der ermittelte Massenwert stimmt exakt.
In alen anderen Féllen besitzt die Sternbewegung auch ei-
ne nicht erfasste Komponente in der Himmelsebene, so
dass die tatsichliche Planetenmasse gréfZer ist als die aus
der Radialbewegung abgel eitete.

Die bisherigen Werte zeigen aber eindeutig, dassessich
in den meisten Féllen tatsachlich um Planeten handelt, de-
ren Masse ein Vielfaches der Masse Jupiters betrégt. Kor-
per mit mehr al s etwa 13 Jupitermassen sind Braune Zwer-
ge (s. »Vom massearmen Stern zum Braunen Zwergg, S.
46). Die bisher ermittelten unteren Grenzen der Massen-
werte extrasolarer Planeten liegen zwischen 0.34 und 13
Jupitermassen. Nur im Fall des SternsHD 209458, in dem
der Planet aus unserer Sicht vor dem Stern vorbeizieht,
konnte die Masse des Planeten zu genau 0.7 Jupitermassen
und sein Radius zu 1.5 Jupiterradien bestimmt werden.
Die Trabanten halten sich in einem Abstand von 0.04 bis
2.5 AE von ihrem Zentral stern auf, und die Exzentrizitét
ihrer Bahnen liegt zwischen O (kreisférmig) und 0.67
(langgestreckte Ellipse). Alle Planeten befinden sich dem-
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Doppler Shift due to Stellar Wobble

Unseen Planet
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Abb. IV.4: (a) Ein Stern, der von einem Planeten umkreist wird,
fahrt am Himmel eine Pendelbewegung aus, die sich im Spek-
trum a's Doppler-Verschiebung auiert. (b) Die bislang bekannten
extrasolaren Planeten sind néher am Stern als erwartet.

nach naher anihrem Zentralstern, alsman es nach den heu-
tigen Theorien der Planetenentstehung erwartet.

Planeten jenseits der Schneegrenze
Planeten bilden sich in zirkumstellaren Scheiben aus

Gas und Staub. Wahrend sich die Materie im Zentrum zu
einem Stern verdichtet, klumpt sie sich in den AulRenbe-

reichen zu Planeten zusammen. Dieser Vorgang lauft
nach heutigen Vorstellungen in mehreren Stufen ab. Zu-
néchst sind Staub und Gas vermischt, und die festen
Partikel wachsen weiter an, indem sie zusammenstolen
und aneinander haften bleiben. Die auf diese Weise im-
mer schwerer werdenden Teilchen sinken nun aufgrund
der Schwerkraft zur Mittelebene der Scheibe ab und bil-
den dort eine verhdtnismalig diinne Staubscheibe. Da
durch diesen Prozess die Staubdichte zugenommen hat,
stofllen die Teilchen jetzt 6fter zusammen und wachsen
weiter bis zu einigen Kilometern Durchmesser an. Man
bezei chnet diesen Vorgang als Koagulation. Die Planete-
simale wachsen schliefdlich durch Zusammenstélze auf-
grund gravitativer Wechselwirkungen zu Objekten bis zu
einer Grofe von etwa zehn Erdmassen an. Die Gravi-
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tation dieser so entstandenen Kérper ist nun grof3 genug,
um aus der Umgebung weitere Materie, vor alem Gas,
anzuziehen (zu akkretieren) und an sich zu binden.

In einer Entfernung von etwa 5 Astronomischen Ein-
heiten (AE) vom Stern dauert es einige hunderttausend bis
eine Million Jahre, bis sich ein Planet von der Grof3e Jupi-
ters gebildet hat. Diesliegt innerhalb der Lebensdauer der
protoplanetaren Scheiben, die aus Beobachtungen zu meh-
reren Millionen Jahren ermittelt werden konnte. An diesen
Ergebni ssen waren A stronomen des M PI A mal3geblich be-
teiligt (s. Jahresbericht 1998, S. 11). Die aus der Theorie
abgeleitete Zeitspanne der Planetenbildung liegt demnach
innerhalb der empirisch ermittelten Lebensdauer der
Scheiben — das zeigt, dass unser Versténdnis der Planeten-
entstehung schon recht vollsténdig ist. Allerdings gibt es
noch ein Problem.

Modellrechnungen zufolge entsteht ein jupiterghnli-
cher Gasplanet, indem sich zunéchst ein fester Gesteins-
kern von etwa 10 bis 15 Erdmassen bildet. Dieser ssmmelt
aus der Umgebung Gas auf und umgibt sich mit einer At-
mosphére. Dieser Vorgang muss offenbar einsetzen, bevor
das Gas aus der Scheibe verschwunden ist, also innerhalb
von etwa 107 Jahren. In geringen Abstanden vom Stern rei-
chen allerdings weder die Zeit noch die Materiemenge in
der Scheibe aus, damit sich so massereiche Kerne der spé-
teren Gasplaneten bilden kdnnen. Diesist erst in minde-
stens 4 AE Entfernung vom Stern méglich, jenseits des so
genannten Eiskondensationsradius, auch Schneegrenze
genannt. Dort ist die Temperatur so niedrig, dass leicht
fliichtige Gase zu Eis auskondensieren. Die Entstehung
dieser festen Teilchen aus der Gasphase erhtht die Koagu-
lationsrate, so dass sich die massereichen Kerne als Vor-
laufer der Gasplaneten schneller bilden als ohne diesen
Vorgang.

Diese Theorie steht zunéchst im Widerspruch zu den
Beobachtungen extrasolarer Planeten. Dieser Wider-
spruch lief3e sich 16sen, wenn man einen Mechanismus
fande, auf Grund dessen Planeten aus einer gréf3eren Ent-
fernung zum Stern hinwandern. Hier kommt eine Wech-
selwirkung des Protoplaneten mit der Staubscheibein Fra-
ge, durch dieder Korper einen Teil seines Bahndrehimpuls
verliert.

Wie ein Planet Drehimpuls verliert

Schon frihere Rechnungen hatten gezeigt, dass das
Gravitationsfeld des Planeten in die zirkumstellaren
Staubscheibe eine Stérung einbringt, die zur Ausbildung
von spiralférmigen Dichtewellen fihrt. Sieerinnernan die
Armevon Spiralgalaxien.

Auflerdem kommt es zu einem interessanten Austausch
von Drehimpuls zwischen der Scheibe und dem Planeten.
Die Teilchen innerhalb der Planetenbahn bewegen sich
schneller um den Stern herum alsder Planet. Er bremst sie
daher mit seiner Schwerkraft ab oder, anders gesagt, die
Teilchen verlieren an Drehimpuls und wandern weiter

nach innen. Die Teilchen jenseits der Planetenbahn hinge-
gen sind langsamer al's er und gewinnen von ihm Drehim-
puls, wodurch sie weiter nach auf3en wandern. Auf diese
Weise entsteht in der Scheibe entlang der Bahn des Plane-
ten eineringformige L icke.

Durch die Wechselwirkung mit der inneren Scheibe ge-
winnt der Planet Drehimpuls und wiirde dadurch nach au-
3en wandern. Gleichzeitig verliert er Drehimpuls an die
8uliere Scheibe. Unter dem Strich konnten sich diese bei-
den Effekte aufheben. Diesist aber nicht der Fall. In Wirk-
lichkeit verlieren die Teilchen der inneren Scheibe an
Drehimpuls und fallen in den Zentralstern hinein. Damit
verringert sich die Masse der inneren Scheibe stetig, und
damitist fUr den Planeten der Drehimpulsverlust an die &u-
[3ere Scheibe gréfier al's der Gewinn von der inneren Schei-
be. Der Planet miisste demnach nach innen wandern.

Computersimul ationen sollten priifen, ob diese qualita-
tiven Uberlegungen richtig sind. AuRerdem wollte man
herausfinden, in welcher Zeitspanne der Planet zum Stern
hinwandert, wie sich dieser Vorgang auf die Exzentrizitét
der Bahn auswirkt und wie viel Materie der Planet wah-
rend dieses Vorgangs aus der Scheibe aufsammelt. Eswur-
de davon ausgegangen, dass sich in 5 AE Entfernung vom
Stern bereits ein Planet mit einer Jupitermasse gebildet
hat. Innerhalb der anfénglichen Planetenbahn sollten noch
zwei Jupitermassen an Materie vorhanden sein. Fir die
turbulente Viskositét der protoplanetaren Scheibe wurde
ein typischer Wert angenommen.

Die Simulation eines solchen Systems zeigte zunéchst
deutlich, wie sich in der Scheibe Spiralarme bilden und
dass nach etwa 200 Uml&ufen des Planeten, entsprechend
2000 Jahren, die L iickein der Scheibe entstanden ist (Abb.
IV.5). Eine Detailaufnahme (Abb. 1V.6) verdeutlicht den
Gasstrom in der Umgebung des Protoplaneten. (Hier ist
darauf zu achten, dass das Bezugssystem mit dem Planeten
um den Stern wandert.). Gleichzeitig wandert der Planet
tatséchlich wie erwartet nach innen. Wie Abb. IV.7 (links)
zeigt, ist der Planet nach etwa 2000 Umlé&ufen um 40 % n&-
her am Stern als zu Beginn der Simulation. Ein Grof3teil
der inneren Scheibe ist zu diesem Zeitpunkt bereits ver-
schwunden.

Waéhrend dieser Phase hat der Planet Scheibenmaterie
aufgesammelt. Anfanglich geht dieser Vorgang rasch von-
statten, so bald sich jedoch die Liicke gebildet hat, steht
dem Planeten nicht mehr so viel Material zur Verfligung.
Dennoch akkretiert er bis zum Schluss weiter (Abb. V.7,
rechts). Wie zu erkennen, hat er seine Masse nach 2000
Umlé&ufen mehr als verdoppelt.

Dieser Computerlauf wurde mit einer hohen Auflésung
gerechnet, um auch die Details zuverl&ssig zu untersu-
chen. Um das Langzeitverhalten innerhalb angemessener
Rechenzeiten studieren zu kdnnen, waren Rechnungen mit
geringerer Aufldsung nétig. Hier wurde die Zuverlassig-
keit verschiedener Rechencodes getestet. Auch wurden ei-
nige physikalische Parameter, wie die Akkretionsrate des
Planeten, variiert. Wenn sich im Detail auch Unterschiede
zeigten, so wanderten doch in allen Féllen die Planeten
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Relative Units

Relative Units

Abb. IV.5: Entwicklung eines Protoplaneten in einer zirkumstel-
laren Scheibe wéhrend 527 Uml&ufen. Der Kreis représentiert
die Position des Protoplaneten. Bereiche niedriger Materiedichte
der Scheibe sind dunkel, solche hoher Dichte hell dargestellt.

nach innen. Und in einem Zeitraum zwischen etwa
100000 und 200000 Jahren hatten sie den Stern erreicht
und miissten —theoretisch —in ihn hineinstiirzen. Damit ist
die Zeitskala fir die Wanderung nach innen um rund eine
GroRenordnung kleiner als diejenige fur die Entstehung
grof3er Gasplaneten.

Auf diese Weise l8sst sich also die Existenz masserei-
cher extrasolarer Planeten, dieihren Sternin sehr geringen
Abstdnden umkreisen, durch die beschriebene Wanderbe-
wegung erklédren. Gleichzeitig erhebt sich die neue Frage:
Wodurch wird die Wanderung gestoppt, bevor der Planet
im Stern verschwindet? Hier sind mehrere Méglichkeiten
denkbar.

So werden sich im algemeinen mehr als nur ein Planet
in der Scheibe befinden. Sie &ndern zum einen die
Struktur der Scheibe und zum anderen beeinflussen sie
sich gegenseitig durch ihre Schwerkraft. Es ist bekannt,
dass sich drel grole Planeten derart stéren konnen, dass
ihre Bahnen einen chaotischen Verlauf nehmen, wobei ei-
ner der Trabanten auf eine sternnahe Umlaufbahn ge-

x [AU]

Abb. IV.6: Die Strémung in der Umgebung des Protopl aneten, be-
zogen auf den Planeten. Die blaue Linie symbolisiert das Roche-
Volumen des Planeten.
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Abb. IV.7: Die Entwicklung der Umlaufbahn (links) und der Mas-
senzunahme (rechts). Die schwarze Linie bezeichnet ein Modell
geringerer Auflésung, dierote Linie eines htherer Auflésung. In
beiden Félen wird zu Beginn der Rechnungen eine Lucke
bereits als vorhanden vorausgesetzt.

schleudert werden kann. Denkbar ist auch, dass Riesen-
planeten noch weiter auf3en entstehen. Aus einer Ent-
fernung von 20 AE wirde der Korper etwa eine Million
Jahre bendtigen, um bis in den Innenbereich hineinzu-
wandern. Bis dahin wére die Scheibe verschwunden und
kein Drehimpulsiibertrag mehr moglich. Esist auch mog-
lich, dass stellare Magnetfel der die Bewegung nach innen
stoppen konnen.

Nun wollen die Theoretiker ihre Modelle verfeinern,
indem sie weitere physikalische Effekte, wie Strahlungs-
kiihlung der Scheibe oder die Wirkung von Magnetfeldern
mit einbeziehen.

Vom massearmen Stern zum Braunen Zwerg

Die Massen der Sterne iiberspannen einen weiten Be-
reich von etwa einer zehntel bis zu rund hundert Sonnen-
massen. Wie weit genau diese Skala an beiden Enden
reicht und welche Eigenschaften die Sterne dort haben,
ist weder empirisch noch theoretisch génzlich geklart:
Wo beispielsweise beginnt das Gebiet der Braunen
Zwerge, die im Innern nicht mehr die energieerzeugende
Kernfusion ziinden, und wo liegt der Ubergang zu den
Planeten? Beobachtungen von zwei nahen Sternsys-
temen ermdglichten eine sehr genaue Helligkeits- und
Massenbestimmung. Dabei erwiesen sich drei dieser
Himmelskdrper als extrem massearme Sterne mit 0.07
Sonnenmassen. Dies ist der Bereich, in dem Theoretiker
den Ubergang zu den Braunen Zwergen vermuten. Bei
einer anderen Untersuchung lieBen sich periodische
Helligkeitsvariationen eines Braunen Zwergs nachwei-
sen. Denkbare Erklarungen hierfiir sind Staubwolken, die
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den Himmelskdrper umgeben, oder magnetische Akti-
vitat. Eine dritte Studie schlieBlich ergab in dem offenen
Sternhaufen M 35 eine Reihe von Kandidaten fiir Braune
Zwerge.

Das Studium extrem massearmer Sterne bekam vor weni-
gen Jahren durch die Entdeckung Brauner Zwerge Auf-
wind. Wegen ihrer dulRerst geringen Leuchtkréfte sind die-
se Himmel skorper jedoch nur schwer auffindbar. Der 1957
am Astronomischen Rechen-Institut in Heidelberg von W.
Gliese herausgegebene Katalog beispielsweise enthélt
Sterne bisin etwa 20 Parsec (ca. 65 Lichtjahre) Entfer-
nung. Er umfasst 915 Einzel- und Doppel sterne mit insge-
samt 1094 Komponenten. Innerhalb dieser Gruppeist die
Sterndichtein 12 Lj Entfernung anscheinend dreimal gré-
[3erist alsin 65 Lj. Geht man davon aus, dassdie Sternein
Wirklichkeit etwa gleichmafig verteilt sind, so muss man
hieraus schlief3en, dass bereitsin dieser verhdltnismélig
geringen Entfernung die lichtschwécheren Sterne nicht
mehr auffindbar sind. Das bedeutet, dassin einer Raumku-
gel um die Sonne mit einem Radius von 65 Lj tiber 3000
Sterne enthalten sind, von denen rund zwei Drittel noch
gar nicht entdeckt sind.

Der lichtschwéchste Stern im Gliese-Katalog ist ein 20
Lj entfernter Roter Zwerg mit einer absoluten visuellen
Helligkeit von 18.5 mag. Damit besitzt dieser massearme
Stern nur etwa 1/20 000 der Sonnenleuchtkraft. Aber endet
dort die stellare Massenskal a?

Theoretische Modelle sagen voraus, dass bei Sternen
unterhalb einer bestimmten Masse die Zentraltemperatur
so niedrig ist, dass die Fusion von Wasserstoff zu Helium,
das Wasserstoffbrennen, nicht mehr in nennenswertem
Umfang abléuft. Fir eine kurze Zeit nach seiner Entste-
hung kann ein solcher Korper vermutlich noch Deuterium
und Tritium verbrennen. Dann aber bricht auch dieser Pro-
zess ab, und der Korper kiihit als Brauner Zwerg langsam
aus.

Nach den jiingsten Rechnungen erfolgt der Ubergang
vom Stern zum Braunen Zwerg bei etwa 0.075 Sonnen-
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massen. Bei etwa 0.013 Sonnenmassen (entsprechend et-
wa 13 Jupitermassen) findet nach heutigem Wissen der
Ubergang zu den Planeten statt. Bei einem Objekt um 0.08
Sonnenmassen l&sst sich nur schwer entscheiden, ob es
sich um einen Braunen Zwerg oder um einen extrem mas-
searmen Roten Zwergstern handelt. Alle jungen Braunen
Zwerge sind vom Spektraltyp M und lassen sich kaum von
extrem massearmen Sternen unterscheiden. Erst wenn ein
Brauner Zwerg élter ist als etwa eine Milliarde Jahre, ist
seine Temperatur unter den Temperaturbereich massear-
mer Sterne abgesunken.

Astronomen des MPIA gelang es gemeinsam mit Kol-
legen, zwei extrem massearme Sternsysteme detailliert zu
untersuchen. Dieses Uiber mehrere Jahre laufende Projekt
ermoglichte es, wichtige stellare GréfRen genau zu bestim-
men und mit Modellen zu vergleichen. Dabei stellten sich
drei der Himmelskorper al's die massedrmsten bekannten
Sterne der Sonnenumgebung heraus. Darliber hinaus liefd
sich eindrucksvoll zeigen, dass in den Aul3enbereichen
dieser kiihlen Sterne Staub entsteht, dessen optische Ei-
genschaften beispielsweise bei der Ermittlung der Stern-
massen eine grof3e Rolle spielen.

Das Dreiersystem Gliese 866

Der Stern mit der Nummer 866 im Gliese-Katalog wur-
de dreif3ig Jahre lang als Einzel stern angesehen. 1986 ent-
deckten Astronomen des MPIA mit Hilfe der hochaufl6-
senden Speckle-Interferometrie in nur 0.4 Bogensekunden
Abstand vom Hauptstern einen Begleiter. Sofort erkannten
sie die Moglichkeit, die Massen der beiden Sterne zu be-
stimmen, wenn man deren Umlaufbahn verfolgen kénnte.
Vier Jahre spéter schon lag der erste Wert vor. Demnach be-
trégt die Masse beider Sterne zusammen 0.38 Sonnenmas-
sen. Sternmodelle ergaben indessen auf Grund der pho-
tometrischen Daten fir beide Komponenten Massen von
0.14 bzw. 0.11 Sonnenmassen — in der Summe also viel
weniger. Kiirzlich entdeckten franzési sche Astronomen bei
spektroskopischen Untersuchungen von G 866 einen drit-
ten, bis dahin unbekannten Begleiter. Lief3 sich damit die
Diskrepanz in den beiden Massenbestimmungen | 6sen?

Um dieser Frage nachzugehen, beschlossen die For-
scher am MPIA zusammen mit Kollegen vom Astro-
nomischen Rechen-Institut in Heidelberg und aus den USA
dieses interessante System genauer zu studieren. Fir den
Zeitraum von 1990 bis 1998 beobachteten sie Gliese 866
mehrmals mit dem 3.5-Meter-Teleskop auf dem Calar Alto
sowie mit weiteren Teleskopen der Eso auf La Sillaund
mit dem Weltraumteleskop Hubble. Das Ergebniswaren 37
unabhéngige Datenpunkte, aus denen sich die Umlaufbahn
der beiden hellsten Komponenten rekonstruieren liefd
(Abb. 1V.8).

Bei einer Entfernungvon 11.2 Lj ergab sich eineellipti-
sche Bahn (Exzentrizitdt e = 0.437) mit einer grofl3en Halb-
achse von 1.2 AE und einer Umlaufperiode von 2.25 Jah-
ren. Hieraus l8sst sich mit dem zweiten Keplerschen Ge-
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Abb. 1V.8: Die Umlaufbahn von Gliese 866 AB (durchgezogene

Linie). Die gepunktete Linie kennzeichnet eine étere Bahnbe-
stimmung.

setz die Gesamtmasse zu (0.336 = 0.026) Sonnenmassen
errechnen, wobei der grofite Teil des Fehlers auf die
Unsicherheit der Entfernung zurlickgeht. Damit war der
Massenwert im Vergleich zu 1990 nach unten korrigiert,
lag aber nach wie vor signifikant Uber dem aus den pho-
tometrischen Messungen hergel eiteten Wert.

Die Frage, ob zumindest eine der Komponenten ein
Brauner Zwerg ist, I&sst sich aus den kinematischen Daten
nicht beantworten. Photometrische und spektroskopische
Untersuchungen sprechen aber dafiir, dass alle drei Kom-
ponenten sehr ghnliche Effektivtemperaturen aufweisen.
Dasiesehr wahrscheinlich gleich alt sind, miissen sie daher
auch dhnliche Massen besitzen. Schliefdlich ergaben sich
fur diedrei Sterne Massen von jeweils0.11 Sonnenmassen.
Selbst bei einem Fehler von 10 bis 20 Prozent scheint es
sicher, dass keines der Mitglieder von Gliese 866 ein
Brauner Zwerg ist. Damit ist das anféngliche Problem der
fehlenden Masse durch den dritten Begleiter gel6st.

Diese Arbeit ist vor allem aus stellarastronomischer
Sicht von grofRer Bedeutung, da hier die Bahnbewegung
der Komponenten und damit die Gesamtmasse zweifels-
frei bestimmt werden konnte. Da diese Sterne am unteren
Ende der Massenskala liegen, werden sie zukinftig als
Prifsteine fir Sternmodelle dienen. Ganz dhnlich verhélt
es sich mit dem Mehrfachsystem LHS 1070, das ebenfalls
sehr detailliert untersucht wurde.

Das Vierersystem LHS 1070
Himmel skérper am Ubergang von massearmen Sternen

zu Braunen Zwergen sollten etwa vom Spektraltyp M8
oder spéter sein. Seit etwa 1995 wurden immer mehr die-
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ser interessanten Obj ekte gefunden. Spektroskopische Un-
tersuchungen legten es kiirzlich nahe, die Spektralklassen
M 9 und spéter neu zu definieren und sie mit dem Spektral-
typ L zu bezeichnen. Charakteristisch fur diese Klasse i,
dass die Molekillinien von Titanoxid (TiO) und Vanadi-
umoxid (VO), auf denen gerade die Definition der M-
Klasse beruht, unerwartet schwach oder gar nicht vorhan-
den sind. Stattdessen werden Linien der Alkalielemente
Kalium, Natrium, Rubidium und Césium stérker. Erst
klrzlich deutete sich die Ursache hierfir an: Zwergsterne
mit Effektivtemperaturen bis 2600 K weisen in der Photo-
sphére nur noch Temperaturen um 1500 K auf — kihl ge-
nug, damit sich Staub bilden kann. Auf den Staubkérnchen
kondensieren dann Elemente wie Titan (Ti) oder Vanadi-
um (V) aus, wahrend dieleichter fllichtigen Alkalielemen-
te gasformig bleiben.

Eineinteressante Frageist, was mit dem Staub passiert.
Maglich ist, dass er Wolken bildet und in die Photosphére
niedersinkt, oder dass er eine Dunstschicht um den Stern
bildet und hier einen Treibhauseffekt austibt. Zudem stellt
sich auch hier die Frage, inwieweit Sterne und Braune
Zwerge sich in der mutmalf3lichen Staubbildung unter-
scheiden.

In der nahen Sonnenumgebung sind derzeit nur zwei
Sternsysteme bekannt, in denen sich Objekte vom spéten
M- oder frihen L-Typ befinden und fir die sich die Bahn-
parameter bestimmen lassen. Einesist LHS 1070. Im Jahre
1994 konnten Astronomen am MPIA mit Speckle-Interfe-
rometrie bei 2.2 um erstmals die réumliche Anordnung
von drei Sternen bestimmen (Abb. 1V.9). Demnach waren
die beiden Komponenten A und B damals um 1”1 vonein-
ander getrennt, wahrend Komponente C 0”27 nérdlich von
B stand. Bei einer zweiten Beobachtung 1998 war C um 69
Grad gegen den Uhrzeigersinn gewandert und war 0.36
Bogensekunden von B entfernt. Kuirzlich entdeckten ame-
rikanische Astronomen bei spektroskopischen Untersu-

; c

Abb. IV.9: Das System LHS 1070 im Infraroten bei 2.2 um Wel-
lenlange.

Tabelle IV.1. GrundgréfRen der drei Komponenten des Dreifach-
sternsLHS 1070 bei einer Entfernung von 28.7 L j.

Kompo- Spektraltyp absolute  Effektiv- Masse

nente Helligkeit temperatur
(visuell)  [K] (Mg]

A M5.5-6 15.63 2950 0.1

B M8.5-9 18.96 2400 0.08

C M9-9.6(L0) 19.35 2300 0.08

chungen mit dem Weltraumteleskop Hubble eine vierte,
nur 0”05 von A entfernte Komponente. LHS 1070 ist damit
einideal es Studienobj ekt flr massearme Sterne.

Spektroskopische und photometrische Beobachtungen
mit Hubble bildeten die Grundlage einer detaillierten Ana-
lyse, die anschlief¥end mit einem Sternatmosphérenmodell
durchgefihrt wurde. Dieses Modéll ist in einem Tempera-
turbereich von 1500 bis 3000 K anwendbar und berick-
sichtigt zusétzlich zum normalen Strahlungstransport die
Entstehung von Uiber 600 Arten gasférmiger und staubarti-
ger Partikeln sowie die Opazitéten unterschiedlicher
Staubarten, so weit diese aus L aborexperimenten bekannt
sind.

Die Spektralklassen wurden nach unterschiedlichen
Kriterien ermittelt, wobei die Spannevon jeweilsetwaei-
ner halben GroRRenklassein der Absoluthelligkeit die Un-
sicherheit in diesem Bereich der Massenskal a verdeut-
licht (Tabelle 1V.1). Wéhrend die Astronomen bei den
Komponenten A und B bereits 8hnliche Vertreter kennen,
weist die Komponente C ein sehr ungewohnliches Spek-
trum auf. In dem neuen Klassifikationsschema wurde
man C zu der Spektralklasse LO z&hlen. Die Abso-
luthelligkeiten héngen entscheidend von der angenom-
menen Entfernung ab. Parallaktische M essungen ergeben
fir LHS 1070 einen Wert von 24.1 Lj. Dieser Wert gilt
jedoch wegen der Multiplizitét des Systems als unsicher.
Die besten Anpassungen der Modelle an die Spektren
ergaben sich in der hier beschriebenen Arbeit bei einer
Entfernung von 28.7 L j, die deshalb auch bei den weite-
ren Analysen verwendet wurde.

Aus den Spektren ergaben sich mit dem Modell die
Massen der Einzelkomponenten zu 0.08 Sonnenmassen
fir B und C sowie 0.1 Sonnenmasse fir A. Damitist A al-
ler Wahrscheinlichkeit nach ein massearmer Stern und
nicht ein Brauner Zwerg. B und C befinden sich geradeim
Ubergangsgebiet. Diesen Werten liegt ein angenommenes
Alter von funf Milliarden Jahren und eine solare Element-
haufigkeit zu Grunde. Nimmt man statt dessen ein Alter
von einer Milliarde Jahre an und verringert die Haufigkeit
schwerer Elemente um einen Faktor drei, so éndern sich
die ermittelten Massen lediglich um einige tausendstel
Sonnenmassen. Bemerkenswert an LHS 1070 ist, dass die
Komponenten B und C (und so weit bekannt auch D) die
leuchtschwéchsten Sterne innerhalb von 65 Lj Umkreis
um die Sonne sind, fiir die eine Massenbestimmung auf
Grund von Bahnbewegungen (wie bei Gliese 866) inner-
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Abb. IV.10: Spektren der Komponenten B und C von LHS 1070
im Vergleich mit einem Modell (gepunkteteLinie).

halb der néchsten Jahre moglich sein sollte. Die Umlauf-
periode liegt unterhalb von 20 Jahren.

Mit dem neuen Sternatmosphérenmodell, das auch
Staubbildung berticksichtigt, lief3en sich die Spektren im
Grof3en und Ganzen sehr gut wiedergeben (Abb. 1V.10),
was bis dahin nicht mdglich gewesen war. Dabei zeigte
sich deutlich, dass die hellste Komponente A zu heif3ist,
um signifikante Mengen an Staub zu bilden. B und C hin-
gegen sind die staubreichsten derzeit bekannten Sterne. In
welcher Form der Staub vorliegt, ist nicht bekannt. Die
Daten deuten jedoch an, dass sich die Partikel in diinnen
Schichten ansammeln, die dann langsam in die Photosphé-
re niedersinken. Mehr Informationen zu dieser Frage sind
wahrscheinlich in Beobachtungsdaten verborgen, welche
die Astronomen bereits im nahen Infrarot mit dem Welt-
raumteleskop Hubble und mit 1so gewonnen haben.

Staubwolken am Himmel Brauner Zwerge?

Die ersten Braunen Zwerge wurden in dem 380 L;j
entfernten, offenen Sternhaufen der Plgjaden entdeckt.
Astronomen des MPIA untersuchten 1999 sechs Mit-
glieder dieses Haufens, von denen drei sicherlich Braune
Zwerge sind, zwei sind sehr massearme Sterne, und von
einem ist die Natur noch nicht geklart. Mit dem 2.2-
Meter-Teleskop des Calar-Alto-Observatoriums suchten
die Forscher bei den sechs Himmelskérpern nach Hellig-
keitsschwankungen. Treten diese periodisch auf, so hén-
gen sie sehr wahrscheinlich mit der Rotation zusammen.
Diese wichtige stellare Grof3e hangt vom Alter oder von
der Masse des Himmelskérpers ab und liefert so An-
haltspunkte fur die Entstehung und Entwicklung der
Braunen Zwerge.

Denkbar sind Helligkeitsschwankungen auch auf
Grund magnetischer Aktivitéten. Theoretische Modelle
deuten zumindest fir massereichere Sterne einen Zusam-
menhang zwischen Rotationsgeschwindigkeit und ma-
gnetischer Aktivitat an. Ob es auch bei den masseédrmsten
Sternen eine solche Relation gibt, ist vollig unklar. Denk-
bar ist aber, dass magnetische Aktivitdt Sternflecken her-
vorruft, die Helligkeitsvariationen mit der Periode der Ro-
tationsdauer zur Folge haben. Diese Helligkeitsschwan-
kung sollten dann vor allem im Lichte der Wasserstofflinie
Hao auftreten.

In der hier beschriebenen ersten Untersuchung lief3en
sich bel finf der sechs Objekte Helligkeitsvariationen mit
Amplituden zwischen 0.025 und 0.07 Gréfzenklassen im
Zeitintervall zwischen etwa einer halben und rund hundert
Stunden ausschlief3en. Lediglich bei dem massearmen
Stern mit der Bezeichnung 2M 1145 wurden die Astrono-
men fiindig (Abb. IV.11). Hier entdeckten sie eine periodi-
sche Variation mit einer Dauer von 7.12 Stunden und einer
Amplitude von 0.04 mag.

Die Ursache dieser Variation ist nicht bekannt, wahr-
scheinlich ist sie aber auf die Rotation zurtickzufihren.
Bei einem angenommenen Radius von 0.1 Sonnenradien
entspricht die Rotationsdauer einer Umlaufgeschwindig-
keit am Aquator von 17 km/s. Damit liegt dieses Objekt im
Rahmen von 2 bis 32 km/s, den man flr M-Zwergsternein
der Sonnenumgebung ermittelt hat. Es liegt jedoch unter-
halb des Bereichsvon 37 bis65 km/s, den man fur neun M-
Zwergein den Plejaden bestimmt hat.

Wie sich dieses neue Ergebnis hier einfligen |&sst, ist
noch nicht klar. Ist die Helligkeitsschwankung auf magne-
tische Aktivitat zurtickzufuhren, so sollte sie sich inshe-
sondere in der Ho-Emission zeigen. Denkbar ist aber
auch, dasssichin der Atmosphérevon 2M 1145 Staubwol -
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Abb. IV.11: Die Lichtkurve des L-Zwergsterns 2M 1145. Die Pe-
riode betragt 7.12 Stunden.
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ken bilden, die einen mehr oder weniger grof3en Teil der
Sternscheibe verdunkeln. Rotieren sie mit dem Stern, so
kénnten auch sie die Helligkeitsvariationen hervorrufen.
Mit weiteren Beobachtungen in verschiedenen Filterberei-
chen wollen die Astronomen am MPIA diesem Phdnomen
auf den Grund gehen.

Kandidaten fiir Braune Zwerge in dem
Offenen Sternhaufen M 35

Bislang sind nur wenige Braune Zwerge eindeutig iden-
tifiziert worden. Um die Haufigkeit und die Eigenschaften
dieser lichtschwachen Himmelskdrper herauszufinden,
miissen zunéchst wesentlich mehr von ihnen entdeckt wer-
den. Diese Mdglichkeit bietet eine photometrische Studie,
die ein Forscher des MPIA am Canada-French-Hawaii-
Teleskop auf Mauna Kea durchgefihrt hat. Dort gelangen
ihm tiefe Aufnahmen des offenen Sternhaufens M 35

durch zwei Filter im roten (R) und infraroten Wellenlan-
genbereich (1).

Der rund 3000 Lichtjahre entfernte M 35 gehdrt zu den
schénsten, noch mit blofRem Auge sichtbaren Sternhaufen
(Abb. IV.12). Seine scheinbare Grof3e am Himmel ent-
spricht etwa der des Vollmonds. Nach neuesten Analysen
ist er mit 125 Millionen Jahren so jung wie die Plgjaden (s.
den folgenden Abschnitt); mit einer geschétzten Gesamt-
masse von 1000 bis 3000 Sonnenmassen ist er allerdings
um einiges massereicher.

Priméres Ziel der Arbeit war es, die Leuchtkraft- und
Massenfunktion der Sterne zu ermitteln. Hierfr ist es
zunéchst einmal wichtig, die Mitglieder des Haufens von
solchen Sternen zu trennen, die nur zufallig in der selben
Richtung stehen. Das erreicht man, indem man ein Far-
ben-Helligkeits-Diagramm aller Sterne erstellt (Abb.

Abb. IV.12: Der offene Sternhaufen M 35.
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IV.13). Da die Entfernung des Haufens bekannt ist,
l&sst sich die Hauptreihe, auf der die Mitglieder von M 35
liegen mussten, in das Diagramm eintragen. Tatséchlich
zeigen sich zwei Gruppen: zum einen die Mitglieder von
M 35 auf dieser Kurve und zum anderen die Feldsterne,
die durchschnittlich um vier GréRRenklassen schwéacher
sind. Zwar erfolgt die Trennung zwischen Feld- und
Haufensternen nicht ganz tibergangslos, aber mit einer
statistischen Methode lief3en sich schliefdlich die Hau-
fenmitglieder mit hoher Wahrscheinlichkeit separieren.

Die Leuchtkraftfunktion von M 35 erwies sich nun als
nahezu identisch mit derjenigen der Plejaden, was darauf
hindeutet, dass die Sternentstehungsrate fir Sterne unter-
schiedlicher Masse nicht von der Grélie des Sternentste-
hungsgebietes abhangt (M 35 enthalt wesentlich mehr
Sterne als die Plgjaden). Der Datensatz fir M 35ist biszu
19. absoluten Grof3enklasse im Infraroten vollsténdig. Die
schwécheren Sterne wurden nicht alle erfasst und bei ih-
nen nimmt auch der Anteil von nicht erkannten Feldster-
nen zu.

Der Bereich der Braunen Zwerge wiirde bei einem
Haufenalter von 125 Millionen Jahren bei | = 22.2 mag

und (R—1) =2.3mag liegen. WieausAbb. 1V.13azu erse-
hen, gibt esin diesem Bereich etwa 20 Objekte. Gewiss-
heit Uber ihre Natur sollen zukinftige Beobachtungen
bringen.

Neue Altersskala fiir Sternhaufen

Die Altershestimmung von Sternen gehdrt zu den zen-
tralen Aufgaben der Astrophysik. Aus dem Alter der Stern-
populationen in der MilchstraBe ldsst sich beispiels-
weise auf die Entstehung und die Entwicklung unserer
Galaxis schlieBen. Bei jungen Sternhaufen ist eine ge-
naue Kenntnis des Alters von groBer Bedeutung, wenn
man darin Braune Zwerge sucht. Deren Temperaturen,
Helligkeiten und Farben héangen nédmlich entscheidend
von ihrem Alter ab. Eine neue Methode der Altershestim-
mung beruht auf der Tatsache, dass in massearmen Ster-
nen Lithium zerstort wird. Das hei3t, mit steigendem Alter
nimmt der Lithiumanteil in ihren Atmosphéren ab. Mit
Hilfe dieses Kriteriums wurde das Alter der offenen Stern-
haufen IC 2391, Plejaden und NGC 2516 neu bestimmt.
Demnach sind diese Haufen wesentlich dlter als bislang
angenommen.

Es gibt verschiedene Methoden der Altersbestimmung,
von denen die meisten auf der Theorie der Sternentwick-
lung beruhen. Bei jungen Sternen, in deren Innern die
Kernfusionsprozesse noch nicht eingesetzt haben und die
die Hauptreihe noch nicht erreicht haben, erhdlt man das
Alter ausihrer Position beispielsweise in eéinem Farben-
Helligkeits-Diagramm in Verbindung mit theoretischen
Modellen der Sternentstehung. Hat ein Stern aber die
Hauptreihe erreicht, so ist die Bestimmung seinesAlters
sehr schwierig, daer sich wahrend des Hauptreihenstadi-
umsim Farben-Helligkeits-Diagramm kaum bewegt.

Am ehesten |&sst sich noch das Alter eines Stern-
haufens bestimmen. Hierbei geht man davon aus, dass
alle Mitglieder etwa zur selben Zeit entstanden sind. Da
die Lebensdauer der Sterne (ihre Verweilzeit auf der
Hauptreihe) mit zunehmender Masse abnimmt, ver-
schiebt sich die Massenobergrenze der Mitgliedsterne
mit zunehmendem Alter der Haufen nach unten: Je élter
der Haufen, desto massedrmer ist der massereichste Stern
auf seiner Hauptreihe. Diesist ein gutesKriterium fir die
Altersbestimmung, aber auch diese Methodeist abhéngig
von den Sternentwicklungsmodellen.

Die Methode der Lithiumabreicherung

Erst vor wenigen Jahren wurde ein neues Verfahren
vorgeschlagen, das auf einer ganzlich anderen Grundlage
beruht. Man nennt sie die Methode der Lithiumabreiche-
rungsgrenze. Sie basiert auf folgender Uberlegung. Esist
schon langer bekannt, dass die Kernreaktionen im Innern
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massearmer Sterne und Brauner Zwerge Lithium zersto-
ren, aber nicht bilden. Das heif3t, der Lithiumanteil wird
mit zunehmendem Alter dieser K&rper immer geringer.
Die Zerstorungsrate hangt von der Masse ab: Je masserei-
cher der Sternist, desto schneller baut er Lithium ab. Unter
den gleichaltrigen massearmen Mitgliedern eines Stern-
haufens gibt es also eine Grenze zwischen den masserei-
cheren Sternen, die das Lithium bereits ganzlich abgebaut
haben, und den masseérmeren, die noch nicht so weit sind.
Mit zunehmendem Alter wandert diese Lithiumabreiche-
rungsgrenze zu immer massedrmeren Mitgliedern. Damit
hat man ein weiteres Kriterium fur das Alter eines Hau-
fens. Auch diese Methode ist von einem Modell abhéngig.
Sie verspricht aber sehr scharfe Grenzen fur das Alter ei-
nes Haufens zu liefern.

Bisvor kurzem lief3 sich diese Methode nicht anwen-
den, well nicht genligend massearme Sterne und Braune
Zwerge nachwei shar waren. Erst 1998 konnte hiermit erst-
mals dasAlter der Plejaden (Abb. 1V.14) bestimmt wer-
den. Das Ergebnis war Uberraschend: Die Lithiummetho-
de erbrachte ein Alter von 125 Millionen Jahren und lag
damit erheblich Uber dem bisherigen Standardwert von 70
Millionen Jahren.

Hierdurch ermutigt, untersuchten Forscher des MPIA
mit dem 4-Meter-Teleskop des Cerro Tololo | nteramerican
Observatory in Chile den offenen Sternhaufen IC 2391.
Mit einer Entfernung von nur 500 Lichtjahren ist der fiinft-

néchste offene Sternhaufen leicht mit bloRem Auge am
Stdhimmel erkennbar. Seine Ausdehnung am Himmel ist
rund viermal so grof3 wie die desVollmonds.

Frihere Untersuchungen hatten zwar auf ein geringes
Alter hingewiesen, aber eine genaue Datierung war nicht
maoglich gewesen. Erst mit empfindlicheren Detektoren
war man in der Lage, in IC 2391 mehrere Dutzend extrem
massearmer Sterne und mutmalilicher Brauner Zwerge
aufzuspuren. Identifiziert wurden die Kandidaten mit Hil-
fe photometrischer Aufnahmen im roten und infraroten
Wellenlangenbereich. Insgesamt drei Stunden Belich-
tungszeit im Roten und zwel Stunden im Infraroten waren
ndtig, um den ausgedehnten Haufen weitgehend abzude-
cken. Um den Lithiumtest durchzufthren, sind aber Spek-
tren in einem Bereich um 670.8 nm Wellenldnge nétig, wo
eseine starke Lithiumabsorptionslinie gibt. Von 19 Objek-
ten, die eindeutig als Mitglieder von IC 2391 identifiziert
wurden, konnten Spektren angefertigt werden, wobei Be-
lichtungszeiten zwischen 10 Minuten und 4.5 Stunden n6-
tig waren.

Abb. V.15 zeigt drei Beispiele, diedeutlich zeigen, wie
die Lithiumabsorptionslinie von einem schwachen Stern
(CT10-038) mit einer Infrarothelligkeit von 16.29 mag

Abb. IV.14: Der offene Sternhaufen der Plejaden, hier in einer
Aufnahme vom Calar-Alto-Observatorium, ist moglicherweise
erheblich dter als bislang angenommen.
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Abb. IV.15: Spektren von drei lichtschwachen Sternenin 1C 2391.
Man erkennt, wie die Lithiumabsorption bei 6708 Angstrgm von
dem lichtschwéchsten Stern (oben) zum helleren Stern (unten)
verschwindet.

Uber einen etwas helleren mit | = 16.14 mag zu einem noch
helleren Stern mit | = 15.83 mag verschwindet. In zwei an-
deren Sternen, die noch schwécher alsCTI0-038sind, liefd
sich dieLithiumlinie noch nachweisen. Nach diesen Beob-
achtungen liegt die Lithiumabreicherungsgrenze bei einer
scheinbaren Helligkeit im Infraroten zwischen 16.0 mag
und 16.3 mag (Abb. 1V.16). Hieraus ergibt sich ein Alter
von 53 Millionen Jahren, daswiederum erheblich hoher ist
als der bisher angenommene Wert von 35 Millionen Jah-
ren. Diese Diskrepanz kdnnte auf Unvollkommenheiten
der Sternentwicklungsmodelle beruhen, die den bisheri-
gen Altersbestimmungen zu Grunde liegen.

Mit dem neuen Alter ergibt sich auch eine neue
Helligkeitsgrenze fir Braune Zwerge. Bei dem jetzigen
Alter von 53 Millionen Jahren sollte ein Himmel skorper
an der Ubergangsgrenze vom Stern zum Braunen Zwerg,
die bei etwa 0.075 Sonnenmassen angenommen wird, im
Infraroten eine absolute Helligkeit von 11.15 mag besit-
zen. Ist dies der Fall, so missten die zwei schwéchsten
beobachteten Korper in der Tat Braune Zwerge sein.

Abb. 1V.17 zeigt, wie die Lithiumabreicherungsgrenze
mit zunehmendem Alter zu immer schwécheren Sternen
wandert. Aufgetragen sind die drei offenen Sternhaufen,
auf die diese Methode bisher erfolgreich angewendet
wurde. Hier wurde auch der Haufen um Alpha Persel auf-
genommen. Auch bel ihm lieferte die Lithiummethode ein
hoheres Alter als bisher angenommen, und zwar 85
Millionen statt 50 Millionen Jahre.

Die neue Methode fihrt demnach bei allen bisher unter-
suchten offenen Haufen auf ein rund 50 % hoheres Alter
als die Standardmethoden. Sollte sich dies zukinftig
bestétigen, so miisste man eine neue Altersskala fir diese
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Abb. IV.16: Die aus den Spektren abgel eitete Lithiumabreiche-
rungsgrenze fur IC 2391.
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Sternhaufen erwégen. Dies hétte eine ganze Reihe von
Konsequenzen. Zum einen mussten die Modelleder Stern-
entwicklung Uberpriift werden. Zum anderen wiirde sich
die Suche nach Braunen Zwergen erschweren. Denn sie
entstehen als heiRe Himmel skorper und kiihlen anschlie-
3end langsam aus. Je dlter ein Haufenist, desto kiihler, und
damit roter und lichtschwécher sind demnach diein ihm
enthaltenen Braunen Zwerge.

Das Alter der »Scheibensterne« Wega, Fomalhaut
und Beta Pictoris

Mitte der achtziger Jahre stieBen Astronomen bei den
Sternen Wega, Fomalhaut und Beta Pictoris auf intensive
Infrarotstrahlung. Nachfolgende Untersuchungen zeigten
dann, dass sie von Staubscheiben stammt, welche die
Sterne umgeben. Daraufhin sprach man auch vom Wega-
Phianomen. Untersuchungen aus jiingerer Zeit ergaben,
dass sich die Scheiben offenbar im Verlauf von einigen
hundert Millionen Jahren auflosen. An diesem Ergebnis
waren Astronomen des Instituts maBgeblich beteiligt (s.
Jahreshericht 1998, S. 11). Eine Schwierigkeit bei diesen
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Untersuchungen ist die Frage nach dem Alter der Sterne.
Fiir Beta Pictoris beispielsweise schwanken die Schét-
zungen zwischen zehn und mehreren hundert Millionen
Jahren. Hier konnte nun eine Studie am MPIA mehr
Klarheit schaffen. Sie ergab fiir Wega und Fomalhaut ein
Alter von 200 Millionen und fiir Beta Pictoris von 20
Millionen Jahren.

Die Herkunft dieser Scheiben ist nicht abschlief3end ge-
klart. Einerseits konnten sie Uberbleibsel aus der Entste-
hungszeit des Sternssein. Andererseitsist esauch denkbar,
dass die Staubteilchen kontinuierlich erzeugt werden und
die Scheibe stdndig erneuert wird. Fir die zweite M oglich-
keit spricht die Tatsache, dass mehrere Einflisse, wie der
Teilchenwind des Sterns und das Sternlicht, auf die Teil-
chen einwirken und die Scheibe zerstéren. Gleichzeitig
kénnen sich durch das Zusammenlagern der Partikel gro-
Rere Korper bis hin zu Planeten bilden, wodurch der
Staubvorrat der Scheibe ebenfalls verbraucht wird (s.
»Junge Planeten auf Wanderschaft«). Diese Vorgange soll-
ten bewirken, dass eine Scheibe bereits zerstért ist, bevor
der Stern das Hauptrei henstadium erreicht.

Nachgeliefert wird der Staub mdglicherweise von Pla-
netoiden und Kometen, so wie es in unserem Sonnensys-
tem der Fall ist. Auch hier wird der interplanetare Staub
standig verbraucht und neu produziert. Rund zwei Drittel
der interplanetaren Teilchen entstehen bei Kollisionen von
Planetoiden, der Rest stammt von Kometen. Esist durch-
aus denkbar, dass es auch in den Staubscheiben um Wega,
Fomalhaut und Beta Pictoris bereits Planetoiden und Ko-
meten gibt, die Staub erzeugen. Diese Vorgange sind aus
Sicht der Planetenentstehung und Sternentwicklung &u-
[3erst interessant. Eine der Schilissel grofien im Versténdnis
der Entwicklung solcher Scheiben ist selbstverstandlich
ihr Alter.

Beta Pictoris

Altersbestimmungen beispielsweise von Beta Pictoris
mit Hilfe von Sternentwicklungsmodellen haben in der
jungeren Vergangenheit zu vollig unterschiedlichen Wer-
ten gefuihrt. 1995 kamen Theoretiker zu einem Alter um 12
Millionen Jahre. Andere Versuche fuhrten auf Werte von
20 bis 40 Millionen, 100 Millionen und sogar Uber 300
Millionen Jahre. Unklar ist auch, ob sich Beta Pictoris be-
reitsauf der Hauptreihe befindet oder kurz davor steht.

Dieneueam MPIA durchgefiihrte Studie geht nun von
einem ganz anderen Ansatz aus. Hier wird angenommen,
dass der zu untersuchende Stern gleichzeitig mit anderen
Sternen in einem Haufen entstanden ist. Es ist daher
denkbar, dass man andere Haufenmitglieder findet, deren
Alter sich leichter bestimmen lasst. Bei den drel Sternen
vom Wega-Typ lief3 sich bislang allerdings keine Zuge-
horigkeit zu einem offenen Sternhaufen nachweisen. Es
wurde daher versucht herauszufinden, ob diese Schei-
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Abb. IV.18: Farben-Helligkeits-Diagramm mit der Hauptreihe
(durchgezogene Linie) und den Isochronen fur 20, 30 und 50
Millionen Jahre dlte Sterne.

bensterne eventuell Bewegungssternhaufen angehdren.
Dies sind offene Sternhaufen, deren Mitglieder sich
raumlich schon weit voneinander entfernt haben. Man
erkennt sie nur daran, dass sie nahezu identische Raum-
bewegungen aufweisen.

Die Suche nach Bewegungshaufen ist ulRerst miihsam,
dasie am Himmel nicht als Sternansammlung erkennbar
sind. Bei einem der bekanntesten Beispiele, dem Ursae-
Majoris-Haufen, sind die Mitglieder Uber den ganzen
Himmel verstreut. Die Sonne steht inmitten dieses Hau-
fens, ohneihm anzugehtren. Bei der MPIA-Studie griffen
die Astronomen auf &tere Arbeiten zuriick, in denen Be-
gleiter von Beta Pictorisvermutet aber letztlich nicht iden-
tifiziert wurden. Von diesen Sternen wurden zunéchst die
Entfernungen und Eigenbewegungen ermittelt, wofir ih-
nen der Sternkatalog des européi schen Astrometriesatelli-
ten HiPPARCOS und der PPM-K atalog des Heidel berger
Astronomischen Rechen-Instituts zur Verfligung standen.
Die Radialgeschwindigkeiten waren ebenfalls seit 1995
bekannt. Aus diesem Datensatz ermittelten die Forscher
nun die Raumbewegungen der Sterne und verglichen sie
mit derjenigen von Beta Pictoris. So blieben zunéchst
sechs Kandidaten als mogliche Begleiter dieses Scheiben-
sterns ubrig. Einer wurde verworfen, weil er offenbar we-
sentlich &lter ist als Beta Pictoris, ein weiterer konnte we-
gen fehlender Beobachtungsdaten nicht in die Analyse mit
einbezogen werden. Blieben also nur vier Sterne.

Diese Kandidaten wurden zusammen mit theoretischen
Entwicklungswegen junger Sterne in ein Farben-Hellig-
keits-Diagramm eingetragen (Abb. 1V.18). Hiernach sind
zwei vonihnen (GL 799 und GL 803) 20 Millionenund die
beiden anderen (GL 781.2 und GL 824) 40 Millionen Jahre
alt. Fur dieses geringe Alter spricht auch, dass zumindest
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die beiden Sterne GL 803 und GL 799 auf Bildern des Sa-
tellitentel eskops ROSAT starke Rontgenaktivitét zeigen.
GL 824 zeigt hingegen keine intensive Rontgenstrahlung
und sollte somit alter sein. Auf Grund dieser Unter-
suchungen ergibt sich fur die Beta-Pictoris-Bewegungs-
gruppeeinAlter von (20 + 10) Millionen Jahren. Damitist
dieser Scheibenstern jlinger, als die meisten Studien bis-
lang ergeben haben.

Fomalhaut und Wega

Zu Beginn der neunziger Jahre wurde bereits vermutet,
dass eine Gruppe von 18 Sternen, darunter Castor, einer
der beiden Zwillinge, eine Bewegungsgruppe bilden. Es
schien sogar méglich, dass auch Wega und Fomalhaut die-
sem Sternstrom angehdren. Die MPIA-Forscher bezogen
diese 18 Sterne sowie 26 weitere Kandidaten in ihre neue
Untersuchung ein und ermittelten zunéchst aus dem
HipPARCOS- und PPM-Katal og deren Helligkeiten in ver-
schiedenen Spektralbereichen sowie deren Eigenbewe-
gungen und Entfernungen. Die Radialgeschwindigkeiten
waren ebenfalls bereits bekannt. Mit Hilfe dieses umfang-
reichen Datenmaterials lief3en sich einige Sterne as Mit-
glieder des Castor-Bewegungshaufens ausschliefden.

Abb. V.19 zeigt die beiden galaktischen Geschwindig-
keitskomponenten U und V der verbliebenen Kandidaten,
wobei eine nahezu identische V-Komponente (parallel zur
galaktischen Scheibe in Bewegungsrichtung) als stérkstes
Kriterium fur die Zugehdrigkeit zu einem Bewegungshau-
fen gewertet wurde. Weitere Kriterien waren die Positio-
nen der Sternein einem Farben-Helligkeits-Diagramm so-
wie deren stellare Aktivitat im Bereich der Wasserstoff-
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Abb. IV.19: Die Kandidaten der Castor-Bewegungsgruppein ei-
nem Diagramm der gal aktischen Geschwindigkeitskomponenten
UundV.
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Abb. IV.20: Abnahme der Infrarotleuchtkraft mit zunehmendem
Alter der Sterne.

emission (Ha) und im Rontgenbereich. Letztlich blieben
aus der urspriinglich 44 Sterne umfassenden Gruppe nur
noch 8 Uibrig, darunter Castor, Wegaund Fomal haut.
Zunéchst wurde versucht, das Alter dieser Sterne mit
Hilfe theoretischer Entwicklungswege im Farben-Hellig-
keits-Diagramm zu ermitteln. Diese Methodeist in diesem
Fall jedoch sehr ungenau, weil der Anteil schwerer Ele-
mente nicht bekannt ist. Hiermit ergab sich lediglich ein
Mindestalter von 35 Millionen Jahren. Bereits 1993 hatten
Astrophysiker versucht, dasAlter von Wega und Fomal-
haut direkt aus solchen Entwicklungsrechnungen abzulei-
ten. Sie kamen damal s auf 400 bzw. 200 Millionen Jahre.
Die MPIA-Forscher wendeten indes eine neue Methode
an, die sich bereits in anderen Féllen bewéhrt hatte: die
Methode der Lithiumabreicherung (s. oben, »NeueAlters-
skalafir Sternhaufen«). Sie beruht darauf, dass massear-
me Sterne Lithium zerstéren, aber nicht bilden. Das heift,
der Lithiumanteil nimmt mit zunehmendem Alter ab. Au-
Berdem héngt die Zerstérungsrate von der Masse ab: Je
massereicher der Sternist, desto schneller baut er Lithium
ab. Unter den gleichaltrigen Mitgliedern eines Sternhau-
fensgibt esalso eine Grenze zwischen den massereicheren
Sternen, die das Lithium bereits ganzlich abgebaut haben,
und den massedrmeren die noch nicht so weit sind. Mit zu-
nehmendem Alter wandert diese Lithiumabreicherungs-
grenze zu immer massedrmeren Mitgliedern, was als Kri-
terium fir dasAlter eines Haufens benutzt werden kann.
Angewandt auf die Castor-Bewegungsgruppe, ergibt
diese Methode ein Alter von 200 *+ 100 Millionen Jahre.
Und so alt sollten dann auch Wega und Fomalhaut sein.
Damit I&sst sich nun Uberprifen, ob die Staubmassen in
den zirkumstellaren Scheiben mit zunehmendem Alter ab-
nehmen. Wie Abb. IV.20 zeigt, scheint diestatsachlich der
Fall zu sein. Demnach |6sen sich diese Scheiben innerhalb
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von mehreren hundert Millionen Jahre auf. Dann erreichen
sie einen Zustand, in dem Zerstérung und Nachlieferung
sich die Waage halten und sich eine unveranderliche, mas-
searme Scheibe etabliert hat, wie sie heute bei der Sonne
beobachtet wird.

Die Balkenstruktur im Innern der MilchstraBBe

Eine Reihe astronomischer Untersuchungen hat in den
vergangenen zehn Jahren die Vermutung bestérkt, dass
das MilchstraBensystem zum Typ der Balkenspiral-
galaxien gehort. Da das Sonnensystem im Innern dieser
Galaxie liegt, ist es jedoch auBerst schwierig, Struktur,
GroRe und Ausrichtung des Balkens zu ermitteln. Mit dem
europdischen Astrometriesatelliten HIPPARCOS ist es
gelungen, die Geschwindigkeitsverteilung vieler Sterne
in der Umgebung der Sonne zu messen. Die Struktur die-
ser Verteilung lasst sich durch den Einfluss des galakti-
schen Balkens erkléren, dessen Rotationsperiode dem-
nach etwa halb so groB ist wie die Umlaufperiode der
Sonne um das Galaktische Zentrum.

In dem auf Edwin Hubble zurtickgehenden Klassifika-
tionsschema unterscheidet man zwei Typen von Spiralga-
laxien. Bei den normalen Typen schlief3en sich die Spiral-
arme unmittelbar an einen mehr oder weniger stark ausge-
prégten Zentralbereich an. Bei den Balkenspiralen durch-
quert das Zentrum ein breiter Balken, der aus Gas und
Sternen besteht. An ihm setzen dann fast senkrecht die
Spiralarme an (Abb. IV.21). Bei Untersuchungen im opti-
schen Spektralbereich findet man bei etwa 30 % aller Spi-
ralgalaxien einen Balken. Wie sich diese Strukturen bil-
den, ist nicht abschlielend geklart. Offenbar stellen sie
Stérungen in der Scheibe dar, die sowohl durch &uf3ere
Einfllsse, wie die Gravitationswirkung einer nahen Gala-
xie, alsauch durch Vorgéngeim Innern entstehen konnen.

Die Balken haben einen starken Einfluss auf die Ent-
wicklung einer Galaxie. Die Rotation des Balkens—als
starre Struktur —ist derjenigen der Scheibe Uberlagert, was
eine Umverteilung von Materie und Drehimpuls zur Folge
hat. Konkret gelangt Materie aus auf3eren Bereichen ins
Zentrum. Dort kdnnen die grolien M ateriestréme Sternent-
stehung ausl6sen oder auch ein zentrales Schwarzes Loch
»flttern«.

Im Innern der Milchstralie fand man bei radioastrono-
mischen Untersuchungen eine asymmetrische Geschwin-
digkeitsverteilung des neutralen Wasserstoffs. Sie lief3 auf
die Wirkung eines gal aktischen Balkens schlief3en. Auch
Analysen der Fléchenhelligkeit im nahen Infrarot deuteten
auf eine solche Struktur hin. Dieser Balken kdnnte dann
verantwortlich sein fur einen beobachteten M ateriestrom
in der GréRenordnung von 0.01 Sonnenmassen pro Jahr,
der aus den Aufenbereichen kommend in einen Bereich
von 500 Lichtjahren Abstand zum gal aktischen Zentrum
strémt. Die bisherigen Beobachtungen deuteten auf einen

Abb. IV.21: NGC 7479, einetypische Balkenspiralgalaxie.

Balken hin, der sich Uiber einen Bereich zwischen etwa 300
Lj und 10000 Lj Abstand vom Zentrum der Milchstraf3e
erstreckt.

Galaktischer Balken erklart HippARCOS-Daten

Eine neue Mdglichkeit, mehr iber den galaktischen
Balken zu erfahren, bot jetzt der Sternkatalog desAstro-
metriesatelliten HIPPARCOS. Astronomen des MPIA wahl-
ten aus dessen Daten einen Satz von Uber 14000 Sternen
der Sonnenumgebung aus, wobei Auswahleffekte vermie-
den wurden, die systematische Fehler in der Analyse zur
Folge hétten. HiPPARCOS hat fiir diese Sterne nur die Ent-
fernungen und Eigenbewegungen, nicht aber die Radial-
geschwindigkeiten bestimmt, daher kann der dreidimen-
sionale Geschwindigkeitsvektor einzelner Sterne nicht re-
konstruiert werden. Dennoch konnte mit Hilfe eines stati-
stischen Verfahrens die Verteilung der Sterne Uber diedrel
Geschwindigkeitskomponenten u, v, und w ermittelt wer-
den. (Das sind die Komponenten der Geschwindigkeit in
Richtung zum gal aktischen Zentrum, in Rotationsrichtung
und in Richtung zum galaktischen Nordpol, das heif3t
senkrecht zur Scheibe.) Die Geschwindigkeiten sind auf
das »L okale Bezugssystem (local standard of rest) bezo-
gen, in dessen Ursprung die Sonne steht.

Fur die etwa 6000 Sterne roter Farbe, die vorwiegend
at sind, zeigt diese Verteilung Uberraschenderweise eine
deutliche Zweiteilung (Abb. IV.22). In dem oberen Be-
reich (rote Ellipse) befinden sich die meisten Sterne. Er
enthdlt neben unserer Sonne auch einige bekannte Stern-
haufen, wie die Plejaden und die Hyaden. Die Geschwin-
digkeiten dieser Sterne, die Uber den gesamten Himmel
verteilt sind, weichen al so nicht sehr von der unserer Son-
ne ab. Darunter erkennt man einen Bereich (blaue Ellipse),
in dem sich nur 15 % aller Sterne befinden. Er zeichnet
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sich durch eineim Mittel negative Geschwindigkeitskom-
ponente u aus. Diese Sterne bewegen sich also weniger in
Richtung des gal aktischen Zentrums alsvon ihm weg.

In dieser Gruppe (blaue Ellipse) sind, im Gegensatz zu
der Gruppe bei kleinen Geschwindigkeiten (rote Ellipse),
Sterne blauer Farbe, also vorwiegend junge Sterne, nicht
zu beobachten. Das schlief3t die Ubliche Erkl&rung solcher
Strukturen als Anzeichen eines jungen Sternhaufens aus.
Der Einfall eines Sternsystems aus dem Halo der Milch-
stral3e ist ebenso sehr unwahrscheinlich und kann die be-
obachteten Metallhdufigkeiten in den betroffenen Sternen
nicht erkléren. Wie Astronomen des MPIA zeigen konn-
ten, l8sst sich das Diagramm ganz nattirlich mit der Wir-
kung des gal aktischen Balkens erkl &ren.

Hierzu muss man sich mit den dynamischen Auswir-
kungen eines Balkens auf die Bewegung der Sterne be-
schéftigen. Sie treten besonders deutlich bei so genannten
Resonanzen auf und lassen sich wie folgt verstehen. Die
Sterne laufen auf epizyklischen Bahnen um das Zentrum
(Abb. 1V.23). Eine solche Bahn kann man durch zwei
Komponenten darstellen: eine grof3e kreisformige um das
Zentrum, beschrieben durch die Umlauffrequenz £ , und
eine weitere, kleinere eliptische Bahn, deren Mittel punkt
auf dem grol3en Kreisentlang wandert. Sie bezeichnet man
als ©,. Die Uberlagerung dieser beiden Bewegungskom-
ponenten fiihrt zu einer Epizykelbahn. Nun kann es zwi-
schen den Winkelgeschwindigkeiten dieser Bahnkompo-
nenten und derjenigen des Balkens €2, zu Resonanzen
kommen. Eine solche Resonanz ist die duf3ere Lindblad-
Resonanz:

QB=Q¢+1/29r.

Ein Stern, dessen Umlaufparameter diese Bedingung er-
fallt, 1&uft in Phase mit dem Balken um das Zentrum. Das
heif3t, nach jedem kompletten Umlauf auf seiner Ellipseist
der Stern beztiglich des Balkenswieder an der selben Stel-
le. Dadurch wird dieser Sternimmer an der selben Position
auf seiner Bahn durch die Gravitation des Balkens beein-
flusst und auf eine andere Bahn geschoben. So kann er die
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Abb. IV.22: Die mit HipPaARCOS ermittelte Geschwindigkeitsver-
teilung von 6000 roten Sternen der Sonnenumgebung. Die Posi-
tionder Sonneist bei v =5km/sund u = 10 km/s eingetragen.

elliptical orbit

Abb. IV.23: Veranschaulichung der Epizykelbahnen von Sternen
in Spiralgalaxien.

beobachtete hohe Geschwindigkeitskomponente u in
Richtung des gal aktischen Zentrums erhalten.

Die mit HiPPARCOS ermittelte Zweiteilung 18sst sich
qualitativ erkléren, wenn die Bahn der Sonne etwas aul3er-
halb der @ufReren Lindblad-Resonanz liegt. In diesem Fall
zeugt die Abreicherung der Sterne zwischen den beiden
Bereichen (roteund blaue Ellipsenin Abb. IV.22) von Um-
laufbahnen, die genau auf der &ufReren Lindblad-Resonanz
liegen. Die gemessene Geschwindigkeitskomponente v
dieser Abreicherung von etwa —13 km/s deutet auf eine
auRere Lindblad-Resonanz etwa 3000 Lj innerhalb der
Sonnenbahn hin.

Um einige physikalische Parameter des galaktischen
Balkens genauer zu bestimmen, wurde ein numerisches
Modell berechnet. Hierin wurde beriicksichtigt, dass die
Geschwindigkeit der duf3eren Lindblad-Resonanz, also
der Grenzlinie zwischen den beiden Geschwindigkeitsbe-
reichen, von vier Gréf3en abhangt:

« der Entfernung der Sonne von der auf3eren Lindblad-
Resonanz,

« dem Winkel ¢ zwischen der Verbindungslinie galakti-
sches Zentrum-Sonne und der Langsachse des Bal-
kens,

« der Rotationsgeschwindigkeit der Sterneum das Gal ak-
tische Zentrum und

« der Form der Rotationskurve der Milchstralie.

Die numerischen Modelle gingen von einem Balken aus,
der sich im Innern einer anfanglich achsensymmetrischen
Scheibe bewegt, deren Materiedichte vom Zentrum nach
auf3en exponentiell abnimmt. Im Rahmen verninftiger
Parameterwerte gab dieses Modell das beobachtete Ge-
schwindigkeitsdiagramm der HipPaARCOS-Daten teilweise
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Abb. IV.24: Eines der am MPIA gerechneten Modelle, bel denen
die Zweiteilung der Sterngeschwindigkeiten durch den Einfluss
eines gal aktischen Balkenserklart wird.

sehr gut wieder (Abb. 1V.24). Die besten Ubereinstim-
mungen von Modell und Beobachtung ergaben sich fir
den Fall, dass die Sonne auf3erhalb der duf3eren Lindblad-
Resonanz umlauft. Dann wurden Modelle gerechnet, um
die Winkelgeschwindigkeit des Balkens £, sowie den
Abstand der Sonne von der &uf3eren Lindblad-Resonanz,
AR, zu ermitteln. Hierfr wurde der Winkel ¢ zwischen
den heute akzeptierten Werten von 15 und 45 Grad vari-
iert, und eswurden vier unterschiedliche Entfernungen der
Sonne vom galaktischen Zentrum R, und entsprechende
Umlaufgeschwindigkeiten v, angenommen. Hierbei zeig-
teessich, dass die Werte fir 2, und AR nicht allzu stark
von diesen Parametern abhéngen.

Fur die heutigen Standard-Werte R, = 8 kpc (26 000 L)
und v, = 227 km/s ergab sich eine Winkel geschwindigkeit
des Balkensvon 53 + 4 km s'/kpc, und die duRere Lind-
blad-Resonanz liegt bei 7.4 kpc (24000 Lj) Abstand vom
galaktischen Zentrum. Demnach muisste der Balken im
Bereich der &ulReren Lindblad-Resonanz mit einer Bahn-
geschwindigkeit von 392 km/s rotieren und wére damit
knapp doppelt so schnell wie dort umlaufenden Sterne.

Diese Simulationen belegen demnach, dass sich die mit
HiPPARCOS beobachtete Geschwindigkeitsteilung der
Sterne auf natiirlich Weise durch die Schwerkraftwirkung
des galaktischen Balkens erkléren |&sst. Die physikali-
schen Parameter dieser Struktur sollen zukiinftig durch
eine verbesserte Model lierung noch genauer ermittelt wer-
den.

Capis liefert Erkenntnisse zur Struktur der MilchstraBe

Seit einigen Jahren arbeiten Astronomen des Instituts
am Calar Alto Deep Imaging Survey, CADIS (s. Jahresbe-
richt 1997, S. 18). Ziel dieses Langzeitprojekts, bei dem
insgesamt eine Himmelsflache von einem Drittel Quadrat-
grad in rund 40 Wellenldngenbereichen aufgenommen
wird, istdie Suche nach den entferntesten, jiingsten Gala-
xien. Bei der automatischen Auswertung werden aber
auch zahlreiche Sterne entdeckt und klassifiziert. Aus

diesem Datenmaterial ergeben sich mit bislang einzigar-
tiger Empfindlichkeit Aussagen iiber die Struktur der
MilchstraBBe und die Leuchtkraftfunktion der Sterne. In
einem ersten Zwischenbericht findet das CADIS-Team
eine Sternpopulation auBerhalb des klassischen Be-
reichs der galaktischen Scheibe, in der so genannten
ndicken« Scheibe. AuBerdem widerlegen die Untersu-
chungen die Vermutung, dass die Anzahl der Sterne ab
einer absoluten Helligkeit von etwa 12 mag abnimmt.

Die Cabis-Aufnahmen weisen neben dem grofen Bildfeld
zwei weitere entscheidende Vorteile auf: Zum einen haben
die photometrischen Aufnahmen wegen der Vielzahl der
verwendeten Farbfilter fast schon spektroskopische Quali-
tét, und zum anderen werden wegen der langen Belich-
tungszeiten von mehreren Stunden auch sehr lichtschwa-
che Objekte sichtbar. Die bereits vorhandenen Daten las-
sen sich daher nicht nur fur die Suche nach den jiingsten
Galaxien nutzen, sondern sie eignen sich auch ausge-
zeichnet fur die Identifizierung und Klassifizierung von
Sternen und damit zum Studium der Struktur unseres
Milchstral3ensystems.

Die Struktur unserer Galaxis

Moderne Modelle der Massenverteilung unserer Gala-
xis berticksi chtigen mehrere Komponenten, diesichin ih-
rer Dynamik und im durchschnittlichen Alter ihrer Sterne
voneinander unterscheiden. Demnach findet sichim Zen-
tralbereich der abgeplattete zentrale Bulge (Verdickung)
mit einem Durchmesser von 16 000 L j, in dessen Zentrum
der Kern mit einem Durchmesser von etwa 500 Lj liegt.
An den Bulge schliefdt sich die Scheibe mit éinem Durch-
messer von etwa 100000 Lj an. Sie enthélt vorwiegend
junge Sterne. Ihre Massendichte nimmt sowohl vom Zen-
trum radial nach auf}en als auch von der Zentralebene
senkrecht nach oben und unten exponentiell ab.

In neuerer Zeit erkannte man, dass auf3er dieser diinnen
Scheibe noch eine dicke Scheibe existiert. Sie besitzt eine
dhnliche radiale Ausdehnung wie die diinne Scheibe, weist
aber senkrecht zur Scheibenebene eine wesentlich gréfere
Skalenhthe von etwa 3000 Lj auf. Die Sterne hierin rotie-
ren mit etwa 40 km/slangsamer alsdie der diinnen Scheibe
und sie sind etwas &dlter. Man schétzt, dass die dinne
Scheibe etwa zehnmal mehr Sterne enthalt als die dicke.
Viele Fragen sind hier aber noch ungeklart. So wird tber
die Skalenhéhe dieser Komponente (Abfall der Sterndich-
te auf 1/e), ihre absolute Sterndichte und auch tber ihre
Entstehung diskutiert.

Umgeben ist die Scheibe von einem nahezu sphéri-
schen Halo mit einem Radius von etwa 70000 Lj. IThm ge-
hdren die Kugel sternhaufen und auch einzelne Sterne an.
Dariiber hinaus vermuten die Astrophysiker im Halo die
Dunkle Materie, die moglicherweise zehnmal mehr Masse
besitzt als Sterne, Gas und Staubnebel zusammen.
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Klassifizierung von 300 Sternen

Die Aufnahmen der zwei Felder um 9" und 16" Rektas-
zension wurden am 2.2-Meter-Teleskop des Calar-Alto-
Observatoriums mit dem Fokalreduktor CAFOS sowie am
3.5-Meter-Teleskop mit der KameraMoscA und der Nah-
infrarotkamera Omega Prime gewonnen. Es entstanden
Aufnahmen durch zehn Filter, fir die Sternklassifikation
reichten jedoch Aufnahmenin drei Filterbereichen um 461
nm Wellenlénge (blau), 649 nm (rot) und 815 nm (nahes
Infrarot) aus. Die Belichtungszeiten betrugen zwischen 30
Minuten und 8.5 Stunden. Da die Himmelsfelder bei ho-
hen galaktischen Breiten liegen, ist Extinktion durchinter-
stellaren Staub vernachl &ssigbar.

In den Aufnahmen der beiden Himmelsfelder finden
sich etwa 10000 Objekte. Es musste also zunéchst ein
Computerprogramm geschrieben werden, mit dem sich
die Galaxien von den Sternen trennen lassen. Dies erfolgt
auf Grund der Farbe und der Form (Sterne erscheinen
punktformig). Mit spektroskopischen Nachbeobachtun-
gen von 245 willkurlich ausgewahlten Himmel skorpern,
darunter 55 Sternen, lief? sich die Zuverl&ssigkeit der Me-
thode nachweisen: Nur eine Galaxie wurdeirrtimlich als
Stern eingestuft. Damit liegen die photometrischen Daten
von 300 Sternen bis zur 23. Grof3enklasse vor —ein einma-
liger Datensatz. Die Klassifizierung der Sterne erfolgte,
indem die Spektren von Standardsternen aus einem Kata:
log al's Referenz genommen und auf die bei CADIS ver-
wendeten Filter Ubertragen wurden.

Auf diese Weiselief3en sich rund 300 Sternemit schein-
baren Helligkeiten im Roten zwischen 15.5 mag und 23
mag klassifizieren. Um die rdumliche Verteilung der Ster-
ne zu ermitteln, bendtigt man ihre Entfernungen. Die erge-
ben sich, wenn man aus der gemessenen scheinbaren Hel-
ligkeit die absolute Helligkeit ableitet. Dieses Problem
lésst sich auf folgende Weise |6sen: Die Astronomen kén-
nen davon ausgehen, dass es sich bei allen Objekten um
Hauptreihensterne handelt. Fir diese Sterne gilt eine ein-
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Abb. IV.25: Farben-Helligkeits-Diagramm fir Sterne mit solarer
(durchgezogene Linie) und untersolarer Haufigkeit an schweren
Elementen.

deutige Relation zwischen der Farbe und der absoluten
Helligkeit. Abb. IV.25 zeigt ein solches Farben-Hellig-
keits-Diagramm, wobel a's Farbe die Helligkeitsdifferenz
im blauen und roten Spektralbereich gewahlt wurde. Hier-
bei ergibt sich eine Unsicherheit dadurch, dass diese Rela-
tion sich auf Sterne mit solarer Elementhéufigkeit bezieht.
Dadie blauen Sterneim Halo der Milchstral3e im Allge-
meinen weniger schwere Elemente enthalten als die Son-
ne, ist flr sie eine Korrektur der Hauptreihe nétig. Diese
besteht in einer Verschiebung zu schwécheren Helligkei-
ten um 0.75 GroRenklassen (gepunktete Linie in Abb.
IV.25).

Diinne und dicke galaktische Scheibe

Die ausden Farben gewonnenen absoluten Helligkeiten
lassen sich nun in die Entfernungen umrechnen (Abb.
1V.26). Man erkennt zwei Sternpopulationen, deren Gren-
ze bei einem Farbindex (blau —rot) = 0.7 mag liegt. Bei
den roten Sternen (b—r > 0.7 mag) handelt es sich um Ob-
jekte in der Scheibe der Milchstral3e, die anderen Sterne
befinden sich Giberwiegend im Halo. In den beiden Him-
melsfeldern fanden sich zusammen 95 Halo- und 178
Scheibensterne. Das sind rund doppelt so viel Scheiben-
sterne wie theoretisch erwartet.

Aus den Entfernungswerten l&sst sich nun auch die
Dichteverteilung der Sterne ermitteln. Dabei war zu be-
ruicksichtigen, dassdie Sternzéhlung nur bis herab zu einer
bestimmten Mindesthelligkeit vollstandig ist. Nach dieser
Korrektur ergab sich die Sterndichte in Abhéngigkeit von
der Hohe Uber der galaktischen Ebene. Betrachtet man zu-
néchst nur alle Sterne der Scheibenpopulation (b—r > 0.7
mag), so erhdlt man eine Verteilung wiein Abb. 1V.27. Da
die néchsten Sterneim CaDIs-Katalog immerhin 650 L j
entfernt sind, wurde der Datensatz um Sterne aus dem so
genannten Fourth Catalogue of Nearby Stars (CNS 4) er-
ganzt. Er wurde am Astronomischen Rechen-Institut in
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Abb. IV.26: Bei der Verteilung der Sterne nach ihren Farben zeigt
sich eine Zweiteilung in Halo- (b —r < 0.7) und Scheibensterne
(b—r>0.7).
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Abb. IV.27: Dichte der Scheibensterne in Abhangigkeit von der
Hohe tiber der galaktischen Ebene im 9"-Feld. Gestrichelte Li-
nie: Anpassung fir die diinne Scheibe; durchgezogene Linie:
Anpassung fur diinne und dicke Scheibe.

Heidelberg auf Grund von HipPARCOS-Daten erstellt und
enthélt Sternebis65 Lj Entfernung von der Sonne.

Bel der Ermittlung der Sterndichte ergab sich die Mdg-
lichkeit, zwischen Scheiben- und Halosternen zu unter-
scheiden und die einzelnen Komponenten klarer zu diffe-
renzieren. Im ersten Schritt wurden nur die Scheibensterne
betrachtet. Wiein Abb. 1V.27 deutlich zu erkennen, gibt es
in der Sterndichte zwei Bereiche: Bis zu einer Hohe von
5000 Lj bis6500 Lj (1.5 kpc bis 2 kpc) 1&sst sich die Dich-
teverteilung mit einem Exponentialgesetz beschreiben
(gepunktete Liniein Abb. 1V.27). Daran schliefdt sich eine
zweite Verteilung an, die einem Exponentialgesetz mit ei-
ner anderen Steigung folgt. Die durchgezogene Linie zeigt
die Uberlagerung beider Funktionen. Diese beiden Stern-
populationen kennzeichnen zwei Komponenten des
Milchstrallensystems, die seit einiger Zeit diskutierten
werden: die diinne und dicke Scheibe.

Die CapIs-Daten erlauben es nun, einige Parameter der
diinnen und dicken Scheibe zu bestimmen. So ergibt sich
die Skalenhdhe der diinnen Scheibe zu etwa 890 L j, womit
die MPIA-Forscher genau in dem derzeit diskutierten Be-
reichs von 650 bis 1000 L j liegen. Die Skalenhéhe der di-
cken Scheibe ergibt sich zu etwa 4200 Lj, wasim Bereich
heutiger Modelleliegt.

DerHalo

In einem zweiten Schritt wurden nun die Halosterne
in die Analyse mit einbezogen. Abb. 1V.28 zeigt die
Dichteverteilung bis in eine Entfernung von 70000 L;j
oberhalb der Milchstral3enebene. Damit wurden Sterne
bis in den AuRenbereich des Halos aufgespirt. Die
Daten deuten aber auch darauf hin, dass der Halo mogli-
cherweise weniger Sterne enthdlt als bislang vermutet.
Jedenfalls wurden bei der CADIS-Studie im Verhdtnis
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Abb. IV.28: Dichte aller Sterne in Abhangigkeit von der Héhe
tiber der galaktischen Ebene im 9"-Feld. Gepunktete Linie: An-
passung fir die Scheibe; gestrichelte Linie: de-Vaucouleurs-
Funktion, strichpunktierte Linie: Summe der beiden Funktionen.

zur Anzahl der Halosterne in der Scheibe doppelt so vie-
le Sterne gefunden wie von heutigen Modellen voraus-
gesagt wird.

Die drei Komponenten (diinne und dicke Scheibe, Ha
lo) sind in Abb. 1V.28 deutlich erkennbar und missen
durch drei unterschiedliche Verteilungsfunktionen be-
schrieben werden, was erneut die Existenz der dicken
Scheibe als eigensténdige Population unterstreicht. In Ho-
hen zwischen 5000 und 15000 Lichtjahren dominiert sie
eindeutig die Sterndichteverteilung. Der Halo |&sst sich
zwischen 18000 und 50000 Lj ausgezeichnet durch ein
klassisches de-Vaucouleurs-Profil beschreiben. Innerhalb
derzeitiger Fehlergrenzen wére aber auch ein Dichteabfall
mit der dritten Potenz des Abstandes mdoglich. In diesem
Fall lasst sich auch die rdumliche Ausdehnung des Halos
ermitteln. Alsbester Fit ergibt sich ein ellipsoidischer Halo
mit einem Achsenverhétnisvon etwa 2:3.

Die Leuchtkraftfunktion

Eine zentrale astronomische Grofeist die Leuchtkraft-
funktion. Sie beschreibt die Anzahl der Sterne pro L eucht-
kraftintervall und bildet damit die empirische Grundlage
fur die Massenfunktion (Anzahl der Sterne pro Massenin-
tervall) und fir die Entstehungsrate der Sterne. Der Ver-
lauf der Leuchtkraftfunktion ist im Bereich der schwéch-
sten Sterne am ungenauesten bekannt. Insbesondereist es
heute umstritten, ob die Anzahl der Sterne ab einer absolu-
ten Grof3e von 12 mag tatséchlich abnimmt, wie es bei-
spielsweise erst 1998 eine Studie mit dem Weltraumtele-
skop Hubble ergeben hat. Auch auf diese Frage konnte die
CabIs-Untersuchung eine Teilantwort geben.

Um eine homogene und vollstdndige Gruppe von Ster-
nen fir die Analyse heranziehen zu kdnnen, wahlten die
Forscher nur Mitglieder der diinnen Scheibein Entfernun-
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Abb. IV.29: L euchtkraftfunktion der Sterne aus der CADIS-Studie

(durchgezogene Linie) und derjenigen sonnennaher Sterne aus
dem CNS 4 (gepunktet).

gen biszu 5000 L j aus. Die aus beiden Himmelsfeldern er-
mittelte Leuchtkraftfunktion zeigt Abb. IV.29. Im Bereich
der Sterne 8. bis 12. Grof3e zeigt sich eine ausgezeichnete
Ubereinstimmung mit den Sternen aus dem CNS 4 (ge-
punktete Linie), was das Vertrauen in die CADIS-Daten
und deren Auswertung stérkt. Dann aber steigt die ausden

CabDIs-Daten abgel eitete Verteilung im Gegensatz zu der
der CNS-4-Sterne zur 13. Grof3e hin weiter an. Dieses Er-
gebnis steht auch im Widerspruch zu der erwéhnten Studie
mit dem HST. Im Bereich schwacher Sterne kann man
wohl den gemeinsam aus der CADIS-Studie und dem Hip-
PARCOS-K atal og ermittelten Datensatz alsdie derzeit welt-
beste L euchtkraftfunktion bezeichnen.

Die beobachtete L euchtkraftfunktion I&sst sich Uber ei-
ne empirische Relation auch in eine Massenfunktion um-
rechnen. Dann ergibt sich fir einen Bereichvon 0.2 bis1.1
Sonnenmassen, dass die Anzahl der Sterne pro Massenin-
tervall etwaumgekehrt proportional zur Masse zunimmt.

Erst der Anfang

Diese Analyse basiert auf einem Viertel aller CADIS-
Daten. Letztlich hoffen die Forscher, Uber einen Katalog
von 1200 Sternen bis zu einer scheinbaren Helligkeit im
Roten von 23.5 mag zu verfiigen. Bis dahin sollten dann
auch Standardspektren flir Hauptreihensterne mit geringer
Elementhaufigkeit vorliegen, damit sich die Halosterne
besser klassifizieren lassen. Dann sollten sich Fragen nach
den Skalenhdhen der diinnen und dicken Scheibe oder der
Form des Hal os genauer beantworten lassen. Und insbe-
sondere sollten sich Leuchtkraft- und Massenfunktion
mindestensbis zur 14. Grole ermitteln lassen.
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Zufallsdurchmusterung mit Iso liefert hedeutenden
Galaxienkatalog

Mit der am MPIA entwickelten Kamera ISOPHOT wurde
auf dem Infrarotsatelliten Iso im Rahmen einer Zufalls-
durchmusterung ein Teil des Himmels im fernen Infrarot-
bereich erforscht. Aus diesem einzigartigen Datensatz
werden die Astronomen in den kommenden Jahren einen
Katalog mit voraussichtlich iiber tausend Galaxien und
einer noch unbekannten Zahl kalter Staubwolken in der
MilchstraBBe erstellen. Im Berichtsjahr konnte ein erster
Teilkatalog mit 115 Galaxien herausgegeben werden. Es
zeigte sich, dass in praktisch allen Spiralgalaxien groBe
Mengen an kaltem Staub existieren, die bislang unent-
deckt geblieben waren. Die Masse dieses Staubes
betrégt 108 bis 10° Sonnenmassen. Das ist um Faktoren
zwei bis zehn mehr als man auf Grund der Beobachtungen
mit dem Satelliten IRAS abgeschitzt hatte. Mit IS0 ist man
damit einer bedeutenden Staubkomponente auf die Spur
gekommen.

Das am 17.11.1995 gestartete européi sche I nfrarotobser-
vatorium |so arbeitete bisApril 1998 fehlerfrel. In den fast
29 Monaten Beobachtungszeit haben Astronomen mit 1so
etwa 26000 Einzel beobachtungen durchgefihrt. | SOPHOT,
eines der wissenschaftlichen Instrumente an Bord, war
unter der Leitung des MPIA in Zusammenarbeit mit der
Dornier Satellitensysteme GmbH, der DAsA und der Fir-
ma Carl Zeiss gebaut worden. Anders als sein Vorgéanger
IRAS beobachtete 1s0 gezielt ausgewdhlte Infrarotquellen.
Aulerdem wurde mit |SOPHOT der Uberdeckte Wellenlén-
genbereich bis auf 240 um erweitert, die Nachweisem-
pfindlichkeit um das Hundertfache gesteigert, und erst-
mals war auch hochaufldsende Spektroskopie und Pola-
rimetrie sehr schwacher Quellen méglich.

Erster Galaxienkatalog

Damit 1o einzel ne Obj ekte untersucht wurden, musste
das Instrument zwischen den Beobachtungen von einer
Himmelsposition zur néchsten geschwenkt werden. Um
auch die Schwenkzeit nicht ungenutzt zu lassen, wurde die
C200-Kamera des | sopHOT wéahrend der Schwenks ange-
schaltet. Dadurch ergaben sich etwa drei Bogenminuten
breite Scans tiber den gesamten Himmel in dem bis zur
I so-Mission noch unerforschten fernen Infrarotbereich bei
170 um (s. Jahresbericht 1997, S. 29). Diese Technik er-
maglicht es, sowohl punktformige al's auch ausgedehnte
Quellen nachzuweisen. Auf diese Weise lief3en sich tiber
die gesamte Mission hinweg bei 12000 Schwenks etwa

550 Stunden, entsprechend flnf Prozent der gesamten Be-
obachtungszeit, zusétzlich nutzen. Im Verlaufe der |so-
Mission Uberstrich der Satellit am Himmel eine Léngevon
150000 Grad, was einer Himmel sbedeckung von ca. 15 %
entspricht.

Zur Aufnahme eines Objekts in den Galaxienkatal og
waren unter anderen drei Auswahlkriterien zu erfullen:
Das Signal-zu-Rausch-Verhdltnis musste in allen Pixeln
des Detektors grofRer als 5 sein, das Objekt musste minde-
stens 15 Grad von der staubreichen gal aktischen Scheibe
entfernt stehen, und eslief3 sich einer Galaxie aus anderen
Katal ogen zuordnen.

Das Ergebnisist ein 115 Galaxien umfassender Kata-
log, wobei alle Galaxien mit Rotverschiebungen grofier
as 0.005 (entsprechend Entfernungen von mehr als etwa
100 Millionen Lichtjahre) punktformig erscheinen. Alle
Objekte sind identifiziert und die genauen Positionen,
Entfernungen (Rotverschiebungen) und optischen Hel-
ligkeiten sind bekannt. Zusétzlich lief3en sich jetzt mit
ISoPHOT die absoluten Strahlungsintensitaten bei 170 um
Wellenlange bestimmen. Dieser bisher einmalige Da-
tensatz erlaubt weitreichende A ussagen tiber kalten Staub
in Galaxien.

Kalter Staub in Spiralgalaxien

In den Spiralgalaxien, zu denen auch unser Milchstra-
[Rensystem gehdrt, liegen rund 90 % der gesamten sichtba-
ren Materiein Form von Sternen vor. Dasinterstellare Gas
macht knapp 10 % aus, wahrend der Staub lediglich 0.1 %
beisteuert. Dennoch ist die Staubkomponente von grofier
Bedeutung, dasie sehr effektiv zur Energieabstrahlung der
Galaxie beitréagt: Staubteilchen absorbieren das kurzwelli-
ge Sternlicht, erwérmen sich dadurch und strahlen im
langwelligen Infrarotbereich. Dadurch schirmt der Staub
das Innere grofier Wolken vor der energiereichen Stern-
strahlung ab, und im Schutz des absorbierenden Staubes
konnen sich Molekile bilden. Im Innern grof3er Molekiil-
wolken, das ist seit langerem bekannt, bilden sich neue
Sterne.

Mit bisherigen Infrarottel eskopen war jedoch nur der
relativ warme Staub mit Temperaturen oberhalb von etwa
20 Kelvin erkennbar. Mit 1so wurde erstmals Staub mit
Temperaturen bisherunter zu etwa 12 Kelvin sichtbar. Erst
kirzlich gelang es Astronomen des MPIA mit |SOPHOT,
kalten Staub in der Andromeda-Galaxie und in deren Be-
gleitgalaxie NGC 205 nachzuweisen (s. Jahresbericht
1998, S. 68). Auch in einigen wenigen, sehr nahen Gala-
xien lief3 sich diese bis dahin unbekannte Staubkomponen-
te nachweisen. Unklar war aber, ob diese kiihle Materie
nur in wenigen Galaxien vorhanden ist, oder ob sie eher
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Abb. IV.30: Das Farbdiagramm zeigt einen linearen Zusammen-
hang zwischen der Emission von warmem und der von kaltem
Staub. Alle Arten von Spiralgalaxien verhalten sich gleich: offe-
ne Sterne = normale Spiralgalaxien, offene Kreise = Typ Sa,
Dreiecke = Typ Sab, Quadrate = Sh, Sterne = Irregulére, Punkte

= nicht klassifiziert.

zum »normalen Inventar« gehort. Das Ergebnis der Zu-
fallsdurchmusterung gibt hierauf eine klare Antwort: Etwa
die Halfte aller registrierten Galaxien enthdt signifikante
Staubmengen mit Temperaturen unterhalb von 20 K, bei
der anderen Hélfte lie3 sich etwas warmerer Staub nach-
weisen.

Mit den Daten |&sst sich ein Farbdiagramm erstellen, in
dem man das Verhaltniss der Fllsse von 170 pm/100 pm
(kalter Staub) gegen das von 100 pm/60 pum (warmer
Staub) auftrégt (Abb. 1V.30). Tragt man beide Grolzen lo-
garithmisch auf, so erhé@lt man einen linearen Zusammen-
hang etwa mit der Steigung 1. Das heif, das I ntensitéts-
verhaltnis der Strahlung von kaltem und warmem Staub
bleibt konstant, wéhrend die I ntensitaten selbst innerhalb
eines Faktors 8 variieren.

Interessanterweise erfillen offenbar alle Typen von
Spiralgalaxien diese Relation gleichermalien — ganz an-
ders as bei kiirzeren Wellenldngen. Dort hatte sich 1986
insofern eine deutliche Trennung gezeigt, als Balkenspi-
ralgalaxien bei 25 pm Wellenlénge eine stérkere Emission
zeigen als normale Spiralgalaxien. Dies wurde auf eine
durch die Balkenstruktur erhthte Sternentstehungsrate zu-
riickgefuhrt. Esist demnach denkbar, dass die bei 170 pm
strahlende, kalte Staubkomponentein allen Galaxienin et-
wagleichem Malie vorhanden ist, wéhrend die Menge des
warmeren Staubes mit der aktuellen Sternentstehungsrate
zusammenhangt.

AusdeninAbb. 1V.31 gezeigten Messdaten l&sst sich
mit einigen plausiblen Annahmen Uber das physikalische
Verhalten der Staubteilchen eine Temperaturverteilung
des Staubes ermitteln. Esist eine verhaltnismaliig schmale
Verteilung zwischen 15 und 25 K. Damit ist die bis vor
kurzem noch strittige Frage gel 0st: Alle Spiralgalaxien
enthalten eine bedeutende Komponente an kaltem Staub.
WiegrofRist nun deren Anteil ?
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Abb. IV.31: Temperaturverteilung des Staubes in den verschiede-
nen Galaxien.
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Abb. IV.32: I nfrarotleuchtkréfte des Staubesin den verschiedenen
Galaxien.

Number

Unter der Annahme von thermischer Emission l8st sich
mit dem Planckschen Strahlungsgesetz die Gesamtleucht-
kraft des kalten Staubs fur den Wellenléngenbereich vom
Infrarot- bis zum Millimeterbereich (1 bis 1000 um) be-
rechnen (Abb. IV.32). Man erhélt Werte zwischen 10° und
10'? Sonnenleuchtkréften. Damit reichen die leuchtkréf-
tigsten Objekte an den Bereich der ultraleuchtkréftigen In-
frarotgalaxien (Ultra Luminous Infra-Red Galaxies,
ULIRGS) heran, deren Gesamtleuchtkraft vom Infraroten
dominiert wird.

Aus den Leuchtkréften lassen sich auch die Massen
ausrechnen (Abb. 1V.33). Sie umspannen einen Bereich
von 106 bis 10° Sonnenmassen. Das ist um Faktoren zwei
bis zehn mehr als man auf Grund der Beobachtungen mit
dem Satelliten IRA S abgeschétzt hatte. Mit 1soist man al-
so einer bedeutenden Staubkomponente auf die Spur ge-
kommen. Auch in der Massenverteilung zeigt sich kein
Unterschied zwischen normalen Spiralgalaxien und Bal-
kenspiralen. Lediglich zwei Galaxien mit weniger als 10’
Sonnenmassen treten hervor — es handelt sich um Zwerg-
gaaxien.
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Abb. IV.33: Massenverteilung des Staubes in den verschiedenen
Galaxien.

Fur etwadie Halfte der Galaxienin dem |sorPHOT-K atar
log existieren bereits Radiobeobachtungen, aus denen sich
die Massen des molekularen Wasserstoffgases ableiten
lassen. Damit l&sst sich fur diese Objekte das Gas-zu-
Staub-Verhéltnis bestimmen. In der Milchstraf3e betrégt
dieser Wert 160. Aus den IRAS-Daten hatten sich fur ande-
re Spiralgal axien sehr hohe Werte zwischen 500 und 2000
ergeben, die man sich nicht erkléren konnte. Jetzt ist klar:
IRAS hatte einen grof3en Teil der Staubemission gar nicht
erfasst. Die neuen |sopHOT-Daten filhren nun auf eine
breite Verteilung des Gas-zu- Staub-Verhd tni sses mit Wer-
ten zwischen 10 und 1000. Am héufigsten aber ist etwader
Wert 250. Das passt im Rahmen der Unsicherheiten gut zu
dem »kanonischen, fur das Milchstral3ensystem gelten-
den Wert. Wenn dieser Wert auch in anderen Spiralgal a-
xien gilt, er6ffnet dies die Moglichkeit, zukiinftig aus den
gemessenen Ferninfrarotfllissen die Gasmassen der Gala
xien abzuschétzen. Dies wurde zwar in der Vergangenheit
bereits auf diese Weise praktiziert, allerdings ohne zu wis-
sen, ob der eingesetzte Wert fiir das Gas-zu- Staub-Verhélt-
nisin anderen Galaxien tberhaupt gilt. Die neuen 1so-Da
ten schaffen jetzt erstmal s Vertrauen in dieses Verfahren.

Dennoch ist die breite Streuung der Daten bemerkens-
wert und wahrscheinlich nicht auf experimentelle Unsi-
cherheiten alein zurlickzufihren. Vielmehr kdnnte das
Gas-zu-Staub-Verhdltnis mit der chemischen Zusammen-
setzung der Materie variieren. So wird vermutet, dass um
so mehr Gas zu Staub auskondensiert, je hther der Antell
an schweren Elementen ist. Denkbar wére auch, dass das
Gas-zu-Staub-Verhdtnis von der Sternentstehungsrate in
der Galaxie abhéngt.

Dieser IsopPHOT-Punktquellenkatalog ist erst der An-
fang. In seiner endgliltigen Form wird er wahrscheinlich
Uber tausend Galaxien umfassen, so dass sich eine Reihe
von Frage systematisch angehen lassen. Gleichzeitig wird
die Gruppe am MPIA in Zusammenarbeit mit Astronomen
aus Budapest und Helsinki die Zufallsdurchmusterung
nach leicht ausgedehnten Quellen absuchen. Bei ihnen
handelt es sich um sehr kalte Staubwolken, préstellare

Kerne, Globulen und andere Objekte in unserer Milch-
stral3e. Dieser Katalog wird eine Fiille von Informationen
Uber junge Sternentstehungsgebiete beinhalten.

Wenn Zwerggalaxien ihr Gas verlieren

Zwerggalaxien sind unaufféllige Sternsysteme. Edwin
Hubble kannte sie noch gar nicht, als er seine Galaxien-
klassifikation vornahm. Sie sind nur einige tausend Licht-
jahre groB, ihre Masse betriigt 107 bis 10'° Sonnenmassen,
und sie sind wegen ihrer geringen Flachenhelligkeit nur
schwer nachweisbar. Die bekanntesten Beispiele sind
die Magellanschen Wolken und M 32, ein Begleiter des
Andromeda-Nebels. Lange Zeit war unklar, warum
Zwergsysteme in dichten Galaxienhaufen durchschnitt-
lich weniger Gas enthalten als solche in schwach ausge-
priagten Haufen. Eine theoretische Studie am MPIA belegt
jetzt: Aus den meisten Zwerggalaxien fegt das heiBe
intergalaktische Medium das interstellare Gas innerhalb
von wenigen Milliarden Jahren heraus.

Zwerggalaxien sind aus mehreren Griinden interessante
Forschungsobjekte. Es gilt heute als sicher, dass es we-
sentlich mehr Zwerggalaxien als grof3e Galaxien gibt. Ihr
Anteil an der Gesamtmasse im Universum ist hingegen
wegen ihrer schwierigen Nachweisbarkeit unbekannt. Be-
kannt ist auch, dass es zwei Arten von Zwerggal axien gibt:
irregulér geformte, die viel Gas enthalten und elliptische,
dieso gut wiekein Gas aufweisen. Diesist dhnlich wie bel
ihren masserei chen Gegenstiicken, den Spiral- und ellipti-
schen Galaxien. Interessanterweise bezieht sich bei den
Zwerggal axien dieser morphologische Unterschied nur
auf dasinterstellare Gas. Beobachtungen haben namlich
ergeben, dass sich elliptische und irregulére Zwerggal a-
xien in der Verteilung ihrer Sterne sehr &hnlich sind. Dies
|&sst auf einen mdglicherweise gemeinsamen Ursprung
dieser beiden Typen von Zwerggal axien schlief3en.

Wodurch die zwei Klassen entstehen, war das Thema
einer mehrjdhrigen Studie der Theoriegruppe am Institut.
DaZwerggal axien ein wesentlich geringeres Gravitations-
potential besitzen alsihre massereichen Pendants, prégen
Supernovae die Zwergsysteme wesentlich starker. Diese
energiereichen Explosionen verwirbeln das interstellare
Gas und fuhren zu dem diffusen Aussehen der irregul&ren
Zwerggalaxien, wie die Gruppe 1998 nachweisen konnte
(Jahresbericht 1998, S. 24).

Allerdings enthielten die elliptischen Zwerggalaxien in
den Simulationen auch nach zehn Milliarden Jahren noch
sehr viel Gas, wahrend die beobachteten Systeme Uiber kei-
ne nennenswerten Gasvorréte mehr verfiigen. Es tauchte
nun die Vermutung auf, dass Zwergellipsen urspriinglich
Zwergirregulére gewesen sind, dieihr Gasverloren haben.
Schon vor mehreren Jahren hatte man herausgefunden,
dass Zwerggalaxien in dichten Galaxienhaufen im Durch-
schnitt weniger Gas enthalten als solchein diinn besiedel -
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ten, weit ausgedehnten Haufen — ein Befund, der genau so
auch auf massereiche Galaxien zutrifft: In dichten Gala-
xienhaufen verlieren grofe Galaxien Gas, indem sie sich
mit hoher Geschwindigkeit durch dasintergal aktische Me-
dium bewegen. Hierbei Uibt dasintergal aktische Gas einen
hohen Druck auf das interstellare Gasim Innern der Gala-
xieaus und fegt esformlich ausihr heraus. DaZwerggala-
xien ein viel geringeres Gravitationspotential besitzen als
ihre grof3en Schwestern, sollte dieser Vorgang des »ram
pressure stripping« bei ihnen noch effektiver vor sich ge-
hen. Wie grof3 der Einfluss eines solchen intergal aktischen
Windes auf die Entwicklung von Zwerggalaxien ist, woll-
ten Theoretiker des MPIA zusammen mit Kollegen von
der Universitét Tokio in einer numerischen Simulation
herausfinden.

Zwerggalaxien im Teilchenwind

Heutige Modelle zur Galaxienentstehung gehen davon
aus, dass im friihen Universum das Gas im Innern der
Zwerggalaxien sehr heif3 war. Zwei Ursachen kommen
hierfr in Frage: andere junge Galaxien mit starker Stern-
entstehung, die intensive UV-Strahlung aussandten, sowie
Supernovae, die durch UV-Strahlung und Teilchenwinde
das umgebende Medium aufheizten. Fir die Modelle ist
die Ursache jedoch unerheblich. Entscheidend ist die ge-
nerelle Annahme, dass die Zwerggal axien urspringlichim
Innern heilRes Gas enthielten, das ein ausgedehnter, masse-
reicher Halo aus Dunkler Materie zusammenhielt. Die
Halos aus Dunkler Materie lassen sich auf Grund ihrer
Schwerkraftwirkung nachweisen (Jahresbericht 1997, S.
73). Sie stellen in den Zwerggal axien typischerweise 95
bis 99 % der gesamten Materie und dominieren damit das
dynamische Verhalten dieser Systeme. Die raumliche
Dichteverteilung der Halos wurde durch ein ebenfalls am
MPIA erstelltes Modell dargestellt. Weiter wurde ange-
nommen, dass sich das heif3e Gasim Innern entsprechend
seiner Temperatur im hydrostati schen Gleichgewicht be-
findet, was auch die Annahme einer anfanglich sphérisch
symmetrischen Verteilung rechtfertigt.

Fir die Simulationen wurden drei physikalische Gro-
Ben innerhalb realistischer Grenzen variiert: Erstensdie
Geschwindigkeit, mit der sich eine Urzwerggalaxie durch
das intergal aktische Medium bewegt — fur sie wurden die
zwei Werte 500 km/s und 1000 km/s angenommen. Zwei-
tens die Dichte des 107 K heifen, intergal aktischen Medi-
ums — sie wurde zwischen 103 und 10 Teilchen pro Ku-
bikzentimeter gewahlt. Und drittens die Masse des Halos
aus Dunkler Materie — sie wurde zwischen 106 und 10'°
Sonnenmassen variiert.

Ob bei der Bewegung durch das intergal aktische Medi-
um das interstellare Gas aus dem Innern einer Zwerggala
xie herausgefegt wird oder nicht, héngt davon ab, ob der
beim ZusammenstoR3 der beiden M edien entstehende Stau-
druck stérker ist alsdiegravitativen Kréfte, diedas Gas zu-
sammenhalten. Bereits eine einfache anal ytische Abschét-

zung | egte den Verdacht nahe, dass samtliche Galaxien mit
bis zu 10° Sonnenmassen innerhalb weniger Milliarden
Jahreihr Gasvollstandig verlieren.

Das Problem wird durch Instabilitdten kompliziert, die
in der Stof3zone zwischen intergal aktischem und interstel-
larem Medium auftreten. Zunéchst entstehen dort so ge-
nannte Kelvin-Helmholtz-Instabilitéten. Das sind Gas-
flisse, die, konvektiven Strdmungen gleich, an der Grenz-
schicht zweier sich gegeneinander bewegender Fllssig-
keiten oder Gase auftreten. Aus dem einen der beiden Me-
dien kommend, durchdringen sie die Grenzschicht und tra-
gen ganz wesentlich dazu bei, dass Gas aus dem Innern ei-
ner Zwerggal axie in den Auf3enraum transportiert wird.
Andererseits kann auch Gas, das auf der windzugewand-
ten Seiteder Galaxie ausihr herausgerissen wird, um diese
herumstrémen und auf der Riickseite wieder insInnere zu-
ruckflieflen. Um diese Prozesse mit einzubeziehen, wurde
das »gas stripping« beim Durchgang einer Zwerggalaxie
durch dasintergal aktische M edium numerisch modelliert.

Abb. V.34 zeigt eine solche Simulation am Beispiel ei-
ner Galaxie mit 107 Sonnenmassen, die sich mit 1000 km/s
durch ein intergal aktisches Medium mit einer Dichte von
10 cm3 bewegt. Die Zeitspanne zwischen erstem und
letztem Bild betrégt 90 Millionen Jahre, wobei in der lin-
ken Spalte die Dichteverteilung und in der rechten die
Druckverteilung gezeigt ist. Die Pfeilein den Abbildungen
der rechten Spalte geben die Richtung des Gasflusses an.

Wenn intergal aktisches und interstellares Gas aufeinan-
der treffen, breitet sich auf der windzugewandten Seite
eine Schockwelleins Innere der Galaxie aus, die dasdarin
befindliche Gas zunéchst komprimiert. Gleichzeitig ent-
steht auf der windabgewandten Seite ein Rickschock, der
in das intergal aktische Medium wandert. Nach etwa 40
Millionen Jahren (drittes Bild) bilden sich an der Grenz-
schicht Kelvin-Helmholtz-1nstabilitéten aus. Das inter-
stellare Gas wird nun durch den Staudruck desintergal ak-
tischen Mediums aus der Galaxie herausgedriickt, wobei
die Instabilitéten zu diesem Prozess noch beitragen. Auch
Rayleigh-Taylor-Instabilitdten treten auf (z.B. bei R=0,
z = 0.5), entwickeln sich aber nicht sehr stark, weil sie
durch das starke Gravitationsfeld der Galaxie unterdriickt
werden. Esist deutlich zu erkennen, dass am Ende der Si-
mulation das interstellare Gas vollstandig aus der Galaxie
herausgefegt ist.

Die zweite Simulation (Abb. 1V.35) zeigt die selben
Verhéltnisse, lediglich die Galaxienmasse wurde auf 100
Sonnenmassen erhoht. Hier betrégt die Zeitspanne etwa
drei Milliarden Jahre. Anféanglich gleichen sich die Ver-
héltnisse, doch da das Gravitationspotential in diesem Fall
stérker ist, ist auch der zentrale Druck des interstellaren
Gases hoher, und es hédlt dem Staudruck besser stand. Zu-
néchst tritt nur eineleichte Abreicherung desinterstellaren
Gases durch einsetzende Kelvin-Helmholtz-Instabilitéten
ein. DasGasim Innernwird aber komprimiert und reagiert
darauf, indem es sich seitlich (senkrecht zur Strdmung)
ausdehnt (drittes Bild). Dadurch erhéht sich die Wind-
widerstandsflache, wodurch die Galaxie nun doch ver-



66

IV.2 Extragalaktische Astronomie

Density
—4 -3 -2 -1 0

R (1]

R [ry]

R 1]

R 1]

R 1ol

z [ryl

Abb. IV.34: Zeitliche Entwicklung einer Zwerggal axie mit 107
Sonnenmassen, die sich mit 1000 km/s durch ein intergal akti-
sches Medium mit einer Dichte von 10* cm3 bewegt. Linksist
die Dichte, rechts der Druck und die Gasbewegung gezeigt. Die
Zeitschrittesind: 5.6 X 106, 2.9 X 107, 4.6 X 107, 7.4 X 10 und
9.6 X 107 Jahre.

mehrt Materie verliert. Aul3erdem entstehen Rayleigh-
Taylor-Instabilitéten. Diese filhren stromabwaérts zu dem
bereits erwghnten Riickstrom des GasesinsInnere der Ga-
laxie. Dennoch verliert die Galaxieim Laufe weniger Mil-
liarden Jahrerund drei Viertel ihres Gases.

Wie sich der Gasgehalt der Zwerggalaxien in Ab-
hangigkeit von der Geschwindigkeit, der Gasdichte des
intergal aktischen Mediums und der Gal axienmasse ent-
wickelt, zeigt Abb. 1V.36. Man erkennt, dass alle Galaxien
mit bis zu 108 Sonnenmassen ihren gesamten Gasvorrat
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innerhalb von ein bis zwei Milliarden Jahren einbiif3en.
Bei massereicheren Galaxien hangt die Entwicklung von
ihrer Geschwindigkeit und der Dichte des intergal akti-
schen Mediums ab.

In vielen Galaxienhaufen lie3 sich mit Hilfe von
RosaT-Aufnahmen die mittlere Dichte des heil3en interga
|aktischen Gases ermitteln. Ein gutes Beispiel hierfir ist
der Coma-Haufen. Hier betragt die Gasdichte 3 X 10% cn
3, wahrend die mittlere Geschwindigkeitsdispersion der
Galaxien bei 10° km/s liegt. Nach den Simulationen soll-
ten im Coma-Haufen alle Zwerggal axien innerhalb weni-
ger Milliarden Jahre ihr gesamtes Gas verloren haben.
TatsAchlich findet man die gasarmen Zwergellipsen in den
Haufen und die massereicheren irreguléren Zwerggala-
xien aul3erhalb. Die Simulationen haben gezeigt, dass das
»gas stripping« fur Zwerggal axien in Galaxienhaufen eine
entscheidende Rolle spielt. Es wirde erkléren, warum
diese Sternsysteme in dichten Galaxienhaufen durch-
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Abb. IV.35: Wie Abb. V.34, aber mit einer Galaxienmasse von
10%° Sonnenmassen. Zeitschritte: 6.8 X 107, 7 X 108, 1.2 X 109,
2.2 X 10%und 3.3 X 10° Jahre.

schnittlich weniger Gas enthalten als in schwach ausge-
prégten Haufen, in denen auch die Dichte desintergal akti-
schen Gases sehr gering ist.

Dieser Vorgang muss sich auch auf die chemische Ent-
wicklung von Zwerggal axien auswirken. Schwere Ele-
mente gelangen bel der Explosion von Supernovaein das
interstellare Medium. Dieses Gas ist anfanglich heil3. Da-
mit es in spétere Sterngenerationen eingebaut werden
kann, muss es erst abkuhlen und sich in dichten Wolken
aus Gas und Staub ansammeln. Nach den gezeigten Simu-
lationen wird dieser Vorgang aber durch das »gas strip-
ping« verhindert. Das heif3, entweder geschah die Anrei-
cherung des interstellaren Mediums mit schweren Ele-
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menten sehr rasch in einer frihen Phase der Gal axienent-
stehung, oder bei den Simulationen wurden physikalische
Vorgange nicht berticksichtigt, die das‘gas stripping’ ver-
zdgern oder sogar teilweise unterbindet. Ein solcher Vor-
gang konnte das Abkiihlen des Gases sein. Strahlungskiih-
lung soll bei zukinftigen Computersimulationen bertick-
sichtigt werden.

Wie Spiralgalaxien zu elliptischen Galaxien
verschmelzen

Bis Mitte der 80er Jahre galten elliptische Galaxien
als geradezu langweilige Sternsysteme. Dann jedoch
stellte man einige interessante Eigenschaften fest: Eini-
ge elliptische Galaxien enthalten in ihrem Kernbereich
Gas und Sterne, deren kinematische Eigenschaften sich
deutlich von denen der iibrigen Sterne in der Galaxie
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Abb. IV.36: Zeitliche Entwicklung des Gasgehalts von Zwergga
|axien zwischen 10° und 10° Sonnenmassen. Die K urven bedeu-
ten: Strich-Punkt-Punkt-Strich: n = 103 cm3, v = 1000 km/s,
Punkte: n =103 cm3, v =500 km/s, Strich-Punkt: n =104 cm'3,
v = 1000 km/s, Striche: n = 104 cm3, v = 500 km/s, Linie: n =
105 cm3, v = 1000 km/s.

unterscheiden. In einigen Fillen rotiert der Kern sogar in
entgegengesetzter Richtung wie die restliche Galaxie.
Im sichtbaren Bereich fand man heraus, dass die auf den
ersten Blick elliptische Form im Innern einiger der
Galaxien leicht gestort ist. Es zeigten sich kastenfor-
mige (engl. boxy) und scheibenformige (disky) Iso-
photen. Mit Hilfe von Computersimulationen konnte jetzt
gezeigt werden, dass sich diese beiden Typen durch das
Verschmelzen von Spiralgalaxien erkldren lassen.
Entscheidend fiir die Form der entstehenden elliptischen
Galaxie ist das Massenverhéltnis der beiden Mutter-
galaxien.

Elliptische Galaxien (Abb. 1V.37) lassen sich durch eine
triaxiale Form beschrieben, die einem Rugby-Ball dhnelt.
Ihr Abplattungsgrad hangt vom Blickwinkel ab, unter dem
man das Sternsystem betrachtet. Schaut man in Richtung
der Léngsachse, so erscheint sie kreisformig, senkrecht
dazu stark elliptisch. Eslassen sich heute hinsichtlichihrer
Leuchtkraft zwei Typen unterscheiden.

Zum einen elliptische Galaxien geringer L euchtkraft:

« Siebesitzen einisotropes Geschwindigkeitsfeld,

« sind abgeplattet aufgrund starker Eigenrotation,

+ die Geschwindigkeiten der Sterne um die grof3e Sym-
metrieachse sind klein, und

« imInnernweichen die Isophoten (Linien gleicher Hel-
ligkeit) von der perfekten elliptischen Form ab. Siesind
lénglicher (disky) und eher scheibenformig.

Zum anderen leuchtkréaftige elliptische Gal axien:

« Sie sind abgeplattet aufgrund einer anisotropen Ge-
schwindigkeitsverteilung,

« rotierenlangsam,

« enthalten kinematisch entkoppelte Kerne,

« die Geschwindigkeiten der Sterne um die grofl3e Achse
sind hoch, und

« dielsophoten sind eckig (boxy).

Abb. 1V.38 zeigt an einigen beobachteten Parametern, wie
sich elliptische Galaxien mit grofRer und geringer L eucht-
kraft voneinander unterscheiden. Der Parameter a, be-
schreibt die Abweichung der Isophoten von der ellipti-
schen Form. Galaxien mit a, > 0 haben scheibenférmige
Isophoten (offene Kreise), solche mit a, < 0 haben kasten-
formige Isophoten (gefillte Kreise). Im Allgemeinen ro-
tieren scheibenférmige elliptische Galaxien schneller (ho-
heres v /o), haben ein isotropes Geschwindigkeitsfeld
(grof3es (v /o) *) und rotieren weniger stark um ihre grof3e
Achse als kastenformige elliptische Galaxien.
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Abb. IV.37: Die Gaaxie M 87 im Virgo-Galaxienhaufen, ein typischer Vertreter einer elliptischen

Galaxie.
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Abb. IV.38: Elliptische Galaxien haben abhangig von ihrer
L euchtkraft verschiedene physikalische Eigenschaften. Links
oben: Scheinbare Elliptizitéten der Galaxien in Abhéngigkeit
vom Parameter a, (siehe Text). Scheibenférmige elliptische
Galaxien (offene Kreise) haben a, > 0, kastenférmige elliptische
(schwarze Punkte) haben a, < 0. Rechts oben: Das Verhéltnis der
Rotationsgeschwidigkeit beim Halblichtradius (v ) zur zentra-
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len Geschwindikeitsdisperison (o) in Abhangigkeit von der
Elliptizitét. Diegestrichelte Linie zeigt die Werte fur ein theoreti-
sches Modell einesrotierenden, isotropen und oblaten Ellipsoids.
Links unten: Grad der Geschwindigkeitsanisotropie (v /o)* in
Abhangigkeit von a,. Rechts unten: Stérke der Rotation entlang
der kleinen Hauptachsein Abhangigkeit von a,.
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Abb. IV.39: Anféngliche Verteilung der Testteilchen einer Spiral-
galaxievor Beginn einer Simulation.

Es hat bisher verschiedene Ansétze gegeben, diese Un-
terschiede zu erklaren. So nahm man beispiel sweise an,
dass elliptische Galaxien aus der Verschmelzung zweier
Spiralgalaxien entstehen. Diese Hypothese wurde zwar
bereits Anfang der 70er Jahre gedulRert, detaillierte nume-
rische Simulationen, welche die Spiralgalaxien und deren
Halos aus Dunkler Materie mit einbezogen, waren aber

erst ab Ende der 80er Jahre moglich. Sie zeigten, dass ein
solches Ereignis tatsachlich zu einem langsam rotieren-
den, anisotropen sphéroidal en System flihren kann. Spéte-
re Arbeiten versuchten dann die scheibenférmigen und
kastenférmigen | sophoten dadurch zu erkléren, dass man
die durch Verschmelzen entstandenen elliptischen Gala-

Abb. IV.40: Vier Schritte beim Verschmel zen zweier gleich groRRer
Spiralgalaxien zu einer elliptischen Galaxie. Die farbigen Linien
zeigen die Zweikorperbahn der Galaxien an.
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xien lediglich unter verschiedenen Blickwinkeln sieht.
Dem widerspricht allerdings die Beobachtungstatsache,
dass sich die beiden Typen in den Eigenschaften ihrer Ra-
dio- und Réntgenstrahlung unterscheiden.

In einem anderen Ansatz vermuteten Theoretiker, dass
unterschiedliche Gasmassen in den urspriinglichen Spiral-
galaxien zu unterschiedlichen Isophoten in der entstehen-
den elliptischen Galaxie fuhren. Das Verhalten der Gas-
komponente wéhrend des Verschmel zungsvorgangs | 8sst
sich aber nur schwer simulieren, so dass diese Erklérungs-
maglichkeit nicht abschlieend Uberprift werden konnte.

Astronomen des I nstituts gingen einem anderen Vor-
schlag nach, der durch seine Einfachheit besticht. Dem-
nach konnten leuchtkraftige elliptische Galaxie mit kas-
tenférmigen | sophoten aus der Vereinigung zweier gleich
grof3er Spiralgalaxien entstehen, wahrend sich die leucht-
kraftarmen elliptischen Galaxien mit scheibenférmigen
| sophoten bilden, wenn eine massereiche mit einer masse-
armen Galaxie verschmilzt.

Um diese Hypothese zu testen, wurden zwei Félle si-
muliert: zum einen die Vereinigung von zwei gleich gro-
[3en Spiralgalaxien und zum anderen von zwei Spiralgala
xienim Massenverhéltnis 3:1. Die massereichen Galaxien
wurden mit jeweils 200 000 Testteilchen dargestellt, wobei

Abb. IV.41: Ergebnisse der Modellrechnungen im Vergleich mit
den Beobachtungen: drei der in Abb. V.38 besprochenen Grofen
fur die simulierten Galaxien. Rechts unten: Flachenhelligkeit der
simulierten Galaxien.

diese aus einem zentralen Bulge (20000 Teilchen), einer
Scheibe mit exponentiell abfallendem Dichteprofil
(60000 Teilchen) und einem sphérischen Halo aus Dunk-
ler Materie (120000 Teilchen) bestanden (Abb. IV.39). Im
Falle des 3:1-Modells beinhaltet die kleinere Galaxie ein
Drittel der Teilchenmenge. In den Simulationen wurde le-
diglich das dynamische Verhalten der Teilchen untersucht.
Kompliziertere Vorgange in der Gaskomponente (Kom-
pression, Aufheizung, Sternentstehung usw.) wurden ig-
noriert.

Beide Systeme négherten sich einander auf paraboli-
schen Bahnen, wobei die beiden Scheiben um 30 bzw. -30
Grad relativ zur Umlaufebene geneigt waren (Abb. 1V.40).
Nach dem Verschmelzen wurde eine ausreichende Zeit-
spanne abgewartet, um das entstandene System im Gleich-
gewichtszustand betrachten zu kdnnen. Anschliefend er-
zeugt man ein »kinstliches Bild«, das zeigt, wie diese Ga-
laxieim Teleskop erscheinen wiirde.
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Tats&chlich zeigte das entstandene System das ulRere
Erscheinungsbild einer elliptischen Galaxie und esfanden
sich auch die Abweichungen der Isophoten von perfekten
Ellipsen (Abb. IV.41). Hierzu wurde ein Mittelwert aus
200 unter unterschiedlichen Blickwinkeln gewonnenen
Beobachtungen gebildet. Tatséchlich zeigt das 3:1-Modell
die scheibenférmigen und das 1:1-Modell die kastenfor-
migen | sophoten. Die numerisch ermittelten Werte passen
sehr gut zu den wirklichen. Wie bei den Beobachtungen,
zeigen unter den simulierten Galaxien jene mit starken
kasten- oder scheibenfdrmigen Abweichungen auch die
grof3en Elliptizitaten. Simulierte scheibenférmige Gala
xien sind isotrop und rotieren nur wenig um ihre grof3e
Achse. Die Flachenhelligkeit folgt, wie bei beobachteteten
Ellipsen, einem rV4-Gesetz.

Diese Simulationen deuten darauf hin, dasssich diebei-
den bei elliptischen Gal axien vorkommenden unterschied-
lichen I sophotenformen tatsichlich durch das Verschmel-
zen zweier Spiralgalaxien erkléren lassen, ohne die kom-
plizierte Wechselwirkung desinterstellaren Gases bertick-
sichtigen zu missen. Das bedeutet eine wesentliche Ver-
einfachung gegeniiber anderen M odellen. VVon nahen kolli-
dierenden Galaxien, wie den Antennengal axien, ist jedoch
bekannt, dass bei einem solchen Vorgang das Gasin ande-
rer Hinsicht sehr wohl eine bedeutende Rolle spielt. Es
wird verwirbelt und lokal verdichtet, so dass verstérkt
Sternentstehung einsetzt. Inwiefern sich diese Prozesse
maglicherwei se zusétzlich auf die innere Form und Dyna:
mik von elliptischen Galaxien auswirken, sollen zukinfti-
ge Simulationen zeigen.

Staub in Quasaren

Quasare sind kompakte Galaxienkerne mit ungeheu-
ren Leuchtkréften. Da sie auf Himmelsaufnahmen stets
punktformig erscheinen, herrscht iiber ihre innere
Struktur noch groBe Unklarheit. Auch Entstehung und
Entwicklung liegen noch weithin im Dunkeln. Mit ISoPHOT
haben Astronomen des MPIA im Infrarothereich die Frage
untersucht, ob alle Quasare nennenswerte Staubmengen
enthalten, oder ob es staubfreie, mioglicherweise weiter-
entwickelte Quasare gibt. In der Tat weisen die neuen
Daten darauf hin, dass die Quasare von groBen Staub-
massen umgeben sind. Folgt man klassischen Modellen,
so reicht die Aktivitdt des vermuteten Schwarzen Lochs
im Zentrum dieser Himmelskaérper in vielen Féllen nicht
aus, um die Ferninfrarotemission zu erklaren. Es miissen
zusitzlich auBerst aktive Sternentstehungsgebiete vor-
handen sein, wie man sie auch in kollidierenden ultra-
leuchtkréftigen Galaxiensystemen findet.

Die Entdeckung der Quasare zu Beginn der 60er Jahre war
eine echte Sensation. Bis dahin kannte man keine Him-
melskorper mit so hohen spektralen Rotverschiebungen.
Strittig war anfénglich, wie die Rotverschiebungen in-

terpretiert werden sollten. Auch Uber die Natur der Quasare
wurde lange diskutiert. Heute ist man einhellig der Mei-
nung, dass es sich um aulferst leuchtkréftige Zentralgebiete
von Galaxien handelt, die bis Uber zehn Milliarden Licht-
jahre entfernt sind. In einem Gebiet, das vermutlich nicht
wesentlich groRer ist als unser Planetensystem, erzeugen
diese Himmel skorper bis zu 10 Sonnenleuchtkrafte und
sind damit bis zu einige zehntausendmal heller als ganze
Galaxien. Siesind daher bisin grofe Entfernungen sichtbar.

Als »zentrale Maschine« wird ein massereiches
Schwarzes L och angenommen, das umgebende Materie
aufsaugt, wobei diese sich erhitzt und die intensive Strah-
lung aussendet. Quasare gelten als die leuchtkréaftigsten
Mitglieder der grof3eren Gruppe der aktiven galaktischen
Kerne. Diese Gruppe umfasst auch sogenannte Starburst-
Galaxien, in denen grof3e Sternentstehungsgebiete zur Ge-
samtemission beitragen.

Der klassische Palomar-Green-Katalog enthélt 114
Quasare, diein den 80er Jahren am Palomar-Observatori-
um im griinen Wellenléngenbereich identifiziert wurden.
Nur etwa 20 % dieser sogenannten PG-Quasare konnten
mit dem Satelliten IRAS (1983) im Infraroten nachgewie-
sen werden. 10 versprach eine weitaus hohere Empfind-
lichkeit als IRAS. Deshalb beobachteten Astronomen des
MPIA gemeinsam mit Kollegen von der Heidelberger
Landessternwarte sowie vom Max-Planck-Institut fir Ra-
dioastronomie, Bonn, und dem Astronomischen Institut
der Universitét Bochum eine Stichprobe von 17 Quasaren
im Wellenlangenbereich von 4.8 um bis 200 um mit |so-
PHOT. Hinzu kamen Beobachtungen bei 1.3 mm am
deutsch-franzdsischen »Institut fur Millimeterwellen-Ra-
dioastronomie« (IRAM). Die Stichprobe umfasst einen
grofien Rotverschiebungsbereich von z=0.06 bisz=2.04,
also Entfernungen von 8 X 108 biszu 7.7 X 10° Licht-
jahren (berechnet fur eine Hubble-K onstante H, = 70 km
s/Mpc und einen Beschleunigungsparameter o, = 0).

Mit Iso liefen sich 14 der 17 Quasare nachweisen. An-
gesichts der zufélligen Auswahl der Quellen ist diese
Nachweisrate von etwa 80 % enorm hoch Unter der Nach-
weisgrenze blieben lediglich drei Quellen, diein Him-
mel sregionen mit besonders hellem gal aktischem Vorder-
grund liegen. In zirrusfreien Regionen wére ein Nachweis
von Staubemission mit 1so vermutlich problemlos gelun-
gen. Bei 1.3 mm Wellenldnge wurden mit IRAM zehn Qua-
sare vermessen. Damit liegen fur eine konsistente Stich-
probe optisch ausgewéhlter Quasare erstmals umfangrei-
che Infrarotdaten vor, die eine Reihe weitreichender
Schlussfolgerungen ermdéglichen.

Schwarze Locher und Sternentstehungsgebiete

Dass es sich bei der beobachteten Infrarotstrahlung tat-
séchlich um die thermische Emission von Staub, und nicht
um bislang ebenfalls diskutierte Synchrotronemission von
Elektronen in Magnetfeldern, handelt, I&sst sich klar an
der Form der spektralen Energieverteilung erkennen: Die
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gemessene | ntensitét steigt vom optischen biszum Fernin-
frarot hin an und erreicht ein Maximum im Bereich von 50
bis 100 um (Abb. 1V.42). Jenseits von 100 um féllt das
Spektrum bis 1.3 mm steil auf sehr niedrige Werte ab. Dies
unterstreicht die Bedeutung der neuen Daten, die beson-
dersim extremen Ferninfrarot eine bislang bestehende Da-
tenlticke geschlossen haben. Die Strahlung stammt von
thermisch emittierendem Staub, dessen Temperatur im Be-
reich zwischen 20 und 120 K liegt. Bei kiirzeren Wellen-
[&ngen lassen sich auch warmere Anteile mit Temperatu-
ren bis zu 1000 K nachweisen. Diese grof3e Spannein den
Staubtemperaturen liefert wertvolle Hinweise auf die
magliche Verteilung der interstellaren Materieim Quasar.

Quasare erscheinen auf optischen Aufnahmen vom Bo-
den aus punktférmig, lassen also keine rdumlichen Details
erkennen. Mit dem Weltraumtel eskop Hubble wurden von
amerikanischen Forschern einige der besonders nahen
PG-Quasare beobachtet, darunter auch der in der 1so-
Stichprobe enthaltene Quasar PG 0052+251 mit einer Rot-
verschiebung von z = 0.155. Auf dieser hoch aufgel dsten
Aufnahme erkennt man, dass der Quasar in einer Spiralga-
laxie mit einem Ring aus hellen Knoten liegt, bei denen es
sich vermutlich um heif3e, junge Sternentstehungsgebiete
handelt (Abb. 1V.43).

Dies deutet bereits darauf hin, dass zumindest in eini-
gen der beobachteten Quasare Sternentstehung eine we-

Abb. IV.42: Spektrale Energieverteilungen der Quasare im Infra-
rot.

sentliche Rolle spielt. Diese Hypothese wird auch durch
die neuen Infrarotbeobachtungen gestiitzt: Klassische Mo-
delle legen nédmlich nahe, dass die im Zentralbereich er-
zeugte Strahlung zwar den nahe gel egenen Staub auf hohe
Temperaturen aufzuheizen vermag, jedoch nicht genu-
gend Energiein die entfernteren kiihlen Bereichetranspor-
tiert. Eine dicke, das zentrale Schwarze L och umgebende
Staubscheibe beispiel sweise wirde zwar die Emissionim
nahen und mittleren Infrarot erkl&ren, jedoch nicht den Ex-
zessim fernen Infrarot. Will man diesen ausschlief3ich mit
der Heizung durch eine zentrale Quelle deuten, muss man
entweder sehr spezielle und zum Teil physikalisch wenig
plausible Staubverteilungen annehmen, oder auf ganz an-
dere, noch unausgereifte Modelle zurtickgreifen.

Wenn beispiel sweise der aktive galaktische Kern von ei-
ner stark inhomogenen, »klumpigen« Staubscheibe umge-
ben ist, kdnnte energiereiche Réntgen- und UV-Strahlung
den Weg vom Zentrum durch die Liicken hindurch in die
kihleren AufRenbereiche finden und dort grof3e Staubmas-
sen im Ferninfraroten zum Leuchten bringen. Als alter-
native Erkl&rung des Ferninfrarotexzessesist aber vor alem
die Starburst-Hypothese (s.u.) von bestechender Eleganz.

Bel genauerer Analyse zeigen sich interessante Unter-
schiede in der Form der Energieverteilungen. Grob lassen
sich drei Gruppen bilden (Abb. IV.42):

« Gruppe 1: Intensitatsanstieg vom nahen IR bis zum fer-
nen IR nach einem Potenzgesetz. Diese Verteilung
koénnte durch Staub erzeugt werden, der von einer zen-
tralen Quelle erwdrmt wird und dessen Temperatur mit
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IV.2 Extragalaktische Astronomie

Abb. IV.43: Mit dem Wel traumtel eskop Hubblewurden einige na-
he Quasare und die sie umgebenden Gal axien beobachtet, darun-
ter auch der in der Iso-Studie enthaltene PG0052+251 (oben
links).

wachsendem Abstand sinkt. Am ehesten kommt hierflr
wohl eine durchbrochene, klumpige Scheibe in Frage,
aber eventuell auch zusétzliche Starbursts in den
Aulenbereichen.

« Gruppe 2: EbenfallsAnstieg zum fernen IR, mit erhoh-
ter Emission im mittleren IR. Eine solche Energiever-
teilung kdnnte allein durch warmen Staub in der Umge-
bung des zentralen Schwarzen L ochs erzeugt werden.

« Gruppe 3: Intensitétsanstieg mit zwei Maxima, einem
kleinen im mittleren sowie einem dominanten im fer-
nen IR. Hierzu zahlt auch der in Abb. 1V.43 gezeigte
Quasar. Die Dominanz des Ferninfrarotmaximums
|&sst sich am besten damit erkl&ren, dass hier zusétzlich
zum aktiven galaktischen Kern auch zahlreiche
Sternentstehungsgebi ete Staub erwarmen. Diese Ver-
mutungen lieRen sich durch multispektrale Unter-
suchungen weiter Uberprifen.

Aufschlussreiche Korrelationen
Fir die ausgewahlten Quasare lagen auch bereits

Beobachtungsdaten aus anderen Spektralbereichen, wie
im blauen Licht und im Rontgenbereich, vor. Dartiber hin-
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Abb. IV.44: Die Leuchtkraft im fernen Infrarot steigt mit derjeni-
genim mittleren Infrarot an.

aus sind alle Rotverschiebungen (Entfernungen) bekannt,
so dass man nach Zusammenhangen zwischen diesen
Grofen suchen kann. Hierbei zeigten sich einige eindeuti-
ge Korrelationen: So steigen die Infrarotleuchtkréfte im
mittleren IR mit denenim fernen IR an. Ebenso steigen die
Leuchtkrafte im mittleren und im fernen IR jeweils mit
denenim blauen Licht an (Abb. IV.44, 45 und 46).
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Abb. IV.45: Die L euchtkraft im mittleren Infrarot steigt mit derje-
nigen im Blauen an.
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Abb. IV.46: Die L euchtkraft im fernen Infrarot steigt mit derjeni-
genim Blauen an.

Die Korrelationen deuten auf eine gemeinsame Quelle
oder —weitausinteressanter —auf eine urséchliche Verbin-
dung zwischen den zwei denkbaren Quellen — aktiver ga-
laktischer Kern und Sternentstehungsprozess — hin. Bei-
spielsweise wird bei der Kollision zweier Galaxien inten-
sive Sternentstehung ausgel st, ein Vorgang, der bereits
bei nahen Galaxien beobachtet wurde und zu erhohter
Ferninfrarotstrahlung fuhrt. Wéhrend Sterne bei einem
solchen Vorgang aneinander vorbeifliegen, stofdt dieinter-
stellare Materie zusammen. Dabei verringert sie ihre
Bahngeschwindigkeit und damit auch ihr stabilisierendes

Drehmoment. Als Folge wird siein grof3eren Mengen in
das Zentralgebiet der Galaxie trudeln und dort besonders
effektiv das Schwarze Loch futtern. Dadurch steigt die
Leuchtkraft im blauen Licht (vor allem durch die Wasser-
stoffemission Lyman alpha), und gleichzeitig erwérmt der
aktive galaktische Kern verstarkt den umgebenden Staub,
der dannim mittleren Infrarot leuchtet.

Quasare und ultraleuchtkraftige Infrarotgalaxien
(ULIRGs)

Die Infrarotstrahlung der Quasare ist mit 101 bis 10
Sonnenleuchtkraften sehr hoch. Die héchsten Werte Uiber-
steigen bei weitem den Bereich von 1012 bis 103 Sonnen-
leuchtkraften der ultraleuchtkraftigen Infrarotgalaxien.
Deren IR-Leuchtkraft wird interessanterwei se hauptsich-
lich auf intensive Sternentstehung zuriickgefihrt. Ledig-
lich einige sogenannte »warme« ULIRGS mit relativ hoher
Intensitat im mittleren Infrarot enthalten einen starken ak-
tiven Kern. Bereitskurz nachihrer Entdeckung durch IRAS
wurde die noch heute heftig diskutierte Hypothese aufge-
stellt, dass die warmen ULIRGS Vorl&ufer von Quasaren in
einem sehr friihen Entwicklungsstadium sind. Die neuen
Iso-Daten legen jedoch einen einfacheren Schluss nahe:
Warme ULIRGS und Quasare sind ein und dasselbe. Der
Unterschied besteht einzig darin, dass die Quasare auf
optischen Aufnahmen und die ULIRGS im fernen Infrarot
identifiziert wurden.

Dieausden Leuchtkraften und Temperaturen abgel eite-
ten Werte fur die Staubmassen der Quasare liegenim Be-
reich von 10° bis 10° Sonnenmassen. Solche Wertesind ty-
pisch fur staubreiche Spiralgalaxien und auch fur ULIRGS.
Wie passt nun viel Staub mit der blauen kaum extingierten
Erscheinung der Quasare im Optischen zusammen? Wenn
der Staub auf der Sichtlinie zum Quasar liegt, sollte das
optische Licht stark gerdtet sein. Als geeignete Geometrie
bietet sich an, dass der Staub in einer Scheibe konzentriert
ist und dasswir das System von oben, also aus der Polrich-
tung, oder unter geringer Neigung sehen.

Wel che Eigenschaften wiirde uns ein solcher Quasar zei-
gen, wenn das System uns die Kante zuwendet? Eine ein-
fache Abschétzung zeigt, dass eine das Zentral gebiet umge-
bende Staubscheibe mit 108 Sonnenmassen ausreicht, um
den Kern vollsténdig abzuschatten: Im Optischen wirdeein
sol ches blass schimmerndes, stark gerdtetes Objekt dann
kaum als leuchtkréftiger Quasar erkannt. Im Ferninfrarot
leuchtet er jedoch vermutlich isotrop und genauso hell wie
die aus Polrichtung gesehenen Geschwister. Wie hell er im
mittleren Infrarot erscheint, hangt von der Abschattung der
Kernregion durch die uReren Staubschichten ab. Denkbar
ist allerdings, dass die mittlere Infrarotstrahlung ebenfalls
abgeschwécht ist. Ein von der Kante gesehener Quasar
erscheint uns dann so wie eine kilhle ULIRG. Es gibt
momentan allerdings kaum Maglichkeiten, in einer kiihlen
ULIRG zweifelsfrei einen aktiven Kern nachzuweisen oder
zu widerlegen— eine harte NussfUr die Forschung!
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Storte ein naher Stern die Entstehung der Planeten?

1992 entdeckten amerikanische Astronomen ein sehr
lichtschwaches Objekt mit etwa 200 Kilometern Durch-
messer, das die Sonne in einer Entfernung von 40 Astrono-
mischen Einheiten (AE) umkreist. Es war das erste be-
kannte Mitglied des so genannten Kuiper-Giirtels jenseits
der Bahnen von Pluto und Neptun. Bis heute sind iiber
hundert weitere Kuiper-Objekte entdeckt worden, ver-
mutlich halten sich insgesamt einige zehntausend Kdrper
mit Durchmessern von mehr als hundert Kilometern in
diesem Bereich des Planetensystems auf. Die Bahnen der
Kuiper-Objekte jenseits von 42 AE weisen ungewdohnlich
hohe Exzentrizitdten auf und sind stark gegen die Ekliptik
geneigt. Die Theoriegruppe des Instituts fand mit Hilfe nu-

merischer Simulationen eine mégliche Erklarung hierfiir:
Ein nur etwa 160 AE entfernter Stern storte die Himmels-
kdrper in der duBeren protoplanetaren Scheibe. Dadurch
gerieten sie auf stark exzentrische und geneigte Bahnen,
die sie bis heute beibehielten.

Schon 1951 hatte der Astronom Gerard K uiper vorherge-
sagt, dass esjenseits der Plutobahn einen Schwarm kleiner
K 6rper geben miisse. Ausgangspunkt seiner Uberlegun-
gen waren die Bahnen der Kometen. Langperiodische Ko-

Abb. IV.47: Die Verteilung einiger kleiner Korper im Sonnensys-
tem. (Graphik: Minor Planet Center)
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meten mit Perioden von 130 Jahren und mehr stammen
sehr wahrscheinlich aus der Oortschen Wolke. Diesist ein
kugel schalenférmiger Bereich, der die SonneineinemAb-
standsbereich zwischen 20000 und 70000 AE umgibt
(Abb. 1V.47). Inihm bewegen sich vermutlich einige hun-
dert Milliarden Korper, die durch gravitative Stérungen
ins innere Sonnensystem gelangen kénnen und dort al's
K ometen aufleuchten.

Bahnanalysen deuteten jedoch darauf hin, dass kurzpe-
riodische Kometen einen anderen Herkunftsort haben. Sie
stammen vermutlich aus einem gurtelférmigen Bereich,
der die Sonne in einem Abstand von etwa 30 bis 500 AE
umgibt. N&hert sich ein Kuiper-Objekt dem grof3en Plane-
ten Neptun, so kann dieser den Kérper insinnere Sonnen-
system schleudern, wo er in Sonnennghe als Komet er-
scheint.

Drei Gruppen von Kuiper-Objekten

Mittlerweile sind so viele Kuiper-Objekte bekannt,
dass sich auf Grund ihrer Kinematik drei Gruppen unter-
scheiden lassen. Gruppe 1 findet sich bei 39.5 AE Entfer-
nung (Abb. I'V.48). Diese Population l&sst sich sehr gut da-
durch erkl&ren, dass hier die Umlaufperioden der Kuiper-
Objekte mit der Periode von Neptun in einem ganzzahli-
gen Verhdltnis von 3:2 stehen. Dies hat in der Vergangen-
heit dazu gefuhrt, dass Kérper in der Nahe dieser Reso-
nanzbahn auf Grund der gravitativen Wechselwirkung mit
Neptun in die Resonanzbahn hineingezogen wurden.
Gruppe 2 bilden die Korper der so genannten gestreuten
Scheibe (englisch: scattered disk) (violette Kreisein Abb.
IV.47). Siesind in der Vergangenheit einmal Neptun so na-
he gekommen, dass sie durch dessen Gravitation auf ex-
trem elliptische Bahnen mit einem Perizentrum nahe der
Neptunbahn geschleudert wurden.

Abb. IV.48: Exzentrizitéten und Bahnneigungen der bis heute be-
kannten K uiper-Objekte.

Gruppe 3 bilden alle Kuiper-Objekte, dievon der Sonne
weiter als42 AE entfernt sind. Deren Bahnen sind stark el-
liptisch und zum Teil stark gegen die Ekliptik geneigt. Die-
se Eigenschaften lassen sich nicht durch eine Wechsel wir-
kung mit Neptun erkl&ren. Stattdessen wurden andere Me-
chanismen vorgeschlagen, die prinzipiell fur die Bahnfor-
men verantwortlich sein kbnnten. So wurde beispiel sweise
spekuliert, dass in den Auf3enbereichen des Sonnensys-
tems anfénglich auch Planeten etwavon der Grél3e der Er-
deexistiert haben kdnnten, wel che die umgebende Popul a-
tion der Kuiper-Objekte gravitativ gestreut haben. Spéter
sind diese Planeten dann aus dem Sonnensystem heraus-
geschleudert worden. Allerdings 18sst sich diese Hypothe-
senicht weiter belegen.

Wirbelte ein naher Stern die Kuiper-Population
durcheinander?

Theoretiker des MPIA gingen zusammen mit Kollegen
der Universitét Tokio und des Queen Mary and Westfield
College, London, einer anderen Hypothese nach. Frihere
Arbeiten am Institut haben belegt, dass die meisten Sterne
in Doppel- oder Mehrfachsystemen entstehen. Etwadie
Halfte dieser Systeme |6sen sich jedoch auf, bisdie Sterne
das Hauptreihenstadium erreicht haben (s. Jahresbericht
1997, S. 49, und 1998, S. 47). Dies kann beispielsweise
dadurch geschehen, dass sich zwei Doppel sternsysteme
nahe aneinander vorbei bewegen. Es erscheint daher nicht
ausgeschlossen, dass auch die Protosonne anfénglich
einen Begleitstern besald oder dass ein anderer Stern nahe
an der Sonne vorbeiflog. Wenn dies zu einer Zeit geschah,
in der sich die Kuiper-Objekte bereits gebildet hatten,
konnte der Stern einen Teil von ihnen auf stark exzentri-
sche und geneigte Bahnen geworfen haben, auf denen sie
sich bis heute bewegen.

Um diese Hypothese zu testen, wurde angenommen,
dass ein Stern mit einer Sonnenmasse auf einer paraboli-
schen Bahn an der Sonne vorbeifliegt. Dann wurde die
Reaktion der aus 10000 Teilchen angenommenen Kuiper-
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Abb. 1V.49: Entstehende Exzentrizitéten und Bahnneigungen der
Objekte im Kuiper-Giirtel nach dem Vorbeigang eines Sterns. 0
ist der Neigungswinkel der Bahnebene des Sterns gegen die
Ekliptik, a/q ist der Abstand von der Sonne in Einheiten des
Perizentrumsgq.

Popul ation beobachtet. Hierbei wurden die beiden entschei-
denden Parameter variiert: die geringste Entfernung des
Sterns von der Sonne (Perizentrum ) und die Neigung der
Bahnebene des Sterns gegen die Ekliptik. Generell ist die
Wechselwirkung um so stérker, je massereicher der Sternist
und um so geringer Neigungswinkel und minimaler Ab-
stand sind. Zu Beginn der Simulationen liefen die Kuiper-
Teilchen auf nahezu kreisformigen Bahnen in der Ekliptik
um die Sonne. Nach dem nahen Vorbeiflug des Sterns stie-

0.1 1
alq

gen tatséchlich die Exzentrizitéten und Bahnneigungen in
den AuRenbereichen wie erhofft stark an (Abb. 1V.49). Abb.
IV.50 zeigt, wie sich die Bahnen der Kuiper-Objekte verén-
dern. Als Parameter wurde hier der auf das Perizentrum g
normiert Abstand a/q gewahit. Liegt das Perizentrum des
Vorbeiflugs bei q =100 AE, so steigen die Exzentrizitéten
der Kuiper-Bahnen jenseits von 25 bis 35 AE auf Uber 0.1
an. Viele Kdrper werden bei einem solchen Vorgang sogar
aus dem Sonnensystem herausgeschleudert. Genau sind es
75% bzw. 95% in Entfernungen von a/q = 0.5 bzw. 0.7 (ent-
sprechend 50 AE und 70 AE bei einem Vorbeigang in einer
Minimalentfernung von 100 AE).

Die beste Ubereinstimmung der theoretischen mit den
beobachteten Werten ergab sich fur einen Neigungswinkel
von 30 Grad und ein Perizentrum von 160 AE. Wahit man
aus diesem Rechenlauf willklrlich 500 Teilchen im
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Abb. 1V.51: Exzentrizitéten und Bahnneigungen der Kuiper-  nung bei einem Neigungswinkel 6 von 30 Grad. Oben: ohne die
Objekte nach dem Vorbeigang eines Sternsin 160 AE Entfer-  Schwerkraftwirkung Neptuns, unten mit ihr,
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Bereich zwischen 30 und 65 AE aus (Abb. 1V.51), so ergibt
sich eindirekter Vergleich mit denin Abb. V.48 gezeigten
Beobachtungsdaten. Man erkennt die stark ansteigenden
Exzentrizitéten jenseits von etwa 42 AE, wie sie auch
beobachtet werden. Wurde zusétzlich der Planet Neptunin
die Simulation eingefiigt, so stellte sich auch die Uberhéu-
figkeit der Korper in der 3:2-Resonanz bei 39.5 AE ein
(Abb. IV.51, unten). Korper innerhalb von 30AE, dienicht
in diese Resonanz geraten, konnen bei einem nahen Vor-
beigang an Neptun auf Bahnen mit hohen Neigungswin-
keln geschleudert werden. Sie bilden die Gruppe 2 der
»gestreuten Scheibex.

Eine abschlie3ende Abschétzung zeigt, dass die Kui-
per-Objekte bis heute auf diesen Bahnen geblieben sind.
Eine nahe Sternpassage kann a so ihren »Fingerabdruck«
in Form der Kuiper-Bahnen hinterlassen haben. Das simu-
lierte Szenario |&sst sich Uibrigens durch weitere Beobach-
tungen Uberpriifen. Es sagt ndmlich voraus, dass die mitt-
leren Exzentrizitaten mit steigender Entfernung von der
Sonne stark anwachsen mussten — ganz im Gegensatz zu
der Hypothese, dass Planeten von der GrolRe der Erde die
Kuiper-Objekte gestort haben. Wére diesder Fall, so mis-
sten die Exzentrizitéten mit wachsender Entfernung von
der Sonne wieder abnehmen.
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Personal

In Heidelberg

Direktoren: Appenzeller (Kommissarische Leitung),
Beckwith (beurlaubt), Rix (Direktor, ab 1.1.).

Wissenschaftliche Mitarbeiter: Abraham, Bailer-Jones,
Beetz, Bianchi (ab 1.11.), Birkle, Burkert, Dehnen (ab
1.7)), Feldt (ab 1.2.), Fried, Graser, Haas, Herbst, Hippe-
lein, Huang (bis 31.1.), Ibata (ab 1.10.), Klaas, Kley (ab
1.10.), Kimmel (ab 1.2.), Leinert, Lemke, Lenzen, Ligori,
MacLow (bis 30.6.), Marien, Meisenheimer, Mundt,
Neckel, Patsis (1.1.-30.9.), Radovich (bis 14.9.), Réser,
Schmid (1.4.-30.9.), Schmidtobreick (bis 31.7.), Slyz,
Staude, Stickel, Wilke (ab 1.1.), R. Wolf, Zickgraf (1.2.-
31.3).

Doktoranden: Baumann, Eckardt (bis 28.2.), Geyer (ab
1.1.), Hartung (ab 1.6.), Heitsch, Hetznecker, Hotzel, Jes-
ter, Kasper, Kranz, Lang (ab 1.10.), Maier (ab 1.10.),
Naab, Phleps, Rudnik (24.5.-6.8.), Schuller, Seidel (bis
30.4.), v. Kuhimann, Weiss (ab 1.6.), Woitas (bis 31.8.).

Diplomanden: Helfert (ab 1.2.) Jesseit (ab 1.2.), Khochfar
(ab 1.4.), Krause, Wackermann (bis 30.9.), Wetzstein (ab
1.12)). Von der FH Mannheim: Lebong (15.3.-14.9.),
Lehmitz (bis 31.3.), Miiller (ab 1.9.), Mller-Zumstein
(1.3.-31.8.), Steckel (bis28.2.), Thomas (bis28.2.).

Wissenschaftliche Dienste: Bizenberger, Fabian (ab
1.10.), Hiller, Khan (bis 30.4.), Ortlieb (bis 31.7.), Laun
(ab1.8.), Mathar (ab 1.2.), Quetz, Tusche (bis31.7.).

Rechner, Datenverarbeitung: Briegel, Hippler, Rauh,
Storz, Tremmel, Zimmermann.

Elektronik: Becker, Ehret, Grimm, Grozinger, Klein, Leh-
mitz (1.9.-31.12.), Ridinger, Salm, Unser, Wagner, Wer-
ner, Westermann, Wrhel.

Feinwerktechnik: Béhm, Geuer (ab 1.3.), Heitz, Meister,
Meixner, Morr, J. Pihale, Sauer.

Konstruktion: Baumeister (ab 1.8.), Benesch, Franke,
Minch, Rohloff.

Photolabor: Anders-Ozcan.
Graphikabteilung: Mei3ner-Dorn, Weckauf.
Verwaltung, Sekretariat: Behme, de Mooij (bis 30.11.),

Fink (bis 31.10.), Flock, Gieser, Goldberger (ab 1.4.),
Hartmann, Heifdler, Heuk&ufer, Janssen-Bennynck, Kel-

lermann, Papousado, Rushworth, Schleich, Ullrich (1.7.-
31.12.), Zahringer.

Technischer Dienst, Hausdienst: Behnke (ab 1.12.), Gatz,
O. Gotz, Herz (ab 1.8.), Klingmann (bis 31.8), Lang,
Nauss, Witzel, B., Witzel, F., Zergiebel .

Auszubildende: (Feinmechanik) Fabianatz, Greiner, Geu-
er (bis28.2.), Haffner, Jung, Lares (ab 1.9.), Petri (ab 1.9.),

Wesp.
Freier Mitarbeiter: Dr. Biihrke.

Stipendiaten: Barrado-Navascués (DFG), Berkefeld (bis
30.11.), Cretton (ab 1.9.), Mori (bis 31.7.), Fockenbrock
(bis 30.4.), Heraudeau, Kessel (DFG), Kroupa (ab 1.11.),
Maciejewski (bis 8.11.), Nelson, Porro (bis 14.10.),
Robberto (bis30.4.), Thiering, Woitas (ab 1.11.) Chr. Wolf
(SFB), Xu (ab1.2)).

Gaste: Courteau, Victoria/Canada (Aug), Cretton, Leiden
(Feb/Mér), Guivarch, Marseille (Mai), Hendler, Kiel (Nov/
Dez), Hozumi, Japan (Juni), Januzi, Tucson (Jul/Aug),
Mclntosh, Tucson (Jul/Aug), Sarzi, Padova (ab Aug),
Steinmetz, Tucson (Jul/Aug), O'Dell, Houston (Juli),
Salucci, Triest (Okt), Shields, Athens/USA (Juni/duli),
Toth, Budapest (Jul/Aug), Travaglio, Florenz (Feb/Nov),
Yahagi, Tokyo (Jul/Aug), Zheng, Baltimore (Sept).

Durch die regelméfiigen IsoPHOT-Arbeitstreffen mit
den aus- und inléndischen Co-Investigatoren, der beteilig-
ten Industrie und anderen Institutionen hielten sich viele
Géste kurzfristig am Ingtitut auf, die hier nicht im einzel-
nen aufgefihrt sind.

Praktikanten: Matschina (15.9.-12.11.), Ldésch (17.2.-
26.3.), Mayer, Middelburg (17.2.-26.3.), Miiller (1.5.-
30.6.), Ochotta (2.8.-12.9.) Rettinghaus (9.8.-18.9.),
Theuermeister (1.7.-30.9.).

Calar Alto/Almeria
Lokale Leitung: Gredel, Vives.

Astronomie, Nachtassistenten: Aceituno, Aguirre, Alises,
Frahm, Hoyo, Marcos, Montoya, Pedraz (ab 1.1.) Prada
(ab1.2.), Quesada (beurlaubt), Thiele.

Teleskoptechnik: Capel, de Guindos, Garcia, Helmling,
Henschke, L. Hernandez, Radl Lépez, Morante, W. Ml-
ler, Nufiez, Parejo, Schachtebeck, Usero, Valverde, Wil-
helmi.
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Personal

Technischer Dienst, Hausdienst: A. Aguila, M. Aguila,
Ariza, Bardn, J. Braun (bis 28.2.), Carrefio, Dominguez,
Gbémez, Gongora, Manuel Hernandez, Klee, Rosario
LOpez, Marquez, Martinez, Puertas, F. Restoy, Romero,
Séez, Sanchez, Schulz, Tapias.

Verwaltung, Sekretariat: M. Hernandez, M. J. Hernandez,
M. 1. Lopez, C. Restoy.

Arbeitsgruppen und
wissenschaftliche Zusammenarbeit

Instrumentelle Arbeiten

ALFA

Stefan Hippler, M. Kasper, M. Feldt, Th. Berkefeld, T.
Herbst, R.-R. Rohloff, K.Wagner, P. Bizenberger sowie
aleAbteilungen desMPIA und des Calar-Alto-Observato-
riums in Zusammenarbeit mit: MPI fir extraterrestrische
Physik, Garching, University of Mass., Amherst, USA

ConNica

Rainer Lenzen, W. Benesch, P. Franke, M.A. Khan, N.
Minch, N. Ortlieb, R.-R. Rohloff, C. Storz, A. Tusche, K.
Wagner, in Zusammenarbeit mit: MPI fir extraterrestri-
sche Physik, Garching,

MiDI

Christoph Leinert, U. Graser, B. Grimm, T. Herbst, St.
Hippler, R. Lenzen, R. Ligori, R. Mundt, N. Ortlieb, E.
Pitz, I. Porro, M. Robberto, R.-R. Rohloff, N. Salm, K.
Wagner in Zusammenarbeit mit: Univ. Amsterdam, Nie-
derlande, Sterrewacht Leiden, Niederlande, Observatoire
Meudon, Meudon, Frankreich, Observatoire Nice, Nizza,
Frankreich, Kiepenheuer-Institut Freiburg, Thiringische
L andessternwarte Tautenburg.

Pacsfur FIRST

Dietrich Lemke, O. Krause, U. Grozinger, S. Eckardt, U.
Klaas, unter Federfuhrung des MPI fiir extraterrestrische
Physik, Garching, in Zusammenarbeit mit: DLR, Berlin,
Universitét Kaiserslautern

LAICA
Josef Fried, W. Benesch, R.-R. Rohloff, Baumeister, B.
Grimm, Unser, C. Marien, Zimmermann, Briegel

Daslso-Datenzentrum

Dietrich Lemke, 1sorPHOT-PI und die Iso-Gruppe des
MPIA: P. Abraham, S. Bianchi, J. de Mooij, S. Eckhardt,
U. Grozinger, M. Haas, P. Heraudeau, S. Hotzel, U. Klaas,
T. Kranz, O. Krause, T. Miller, M. Radovich, A. Rush-
worth, L. Schmidtobreick, M. Stickel, C. Surace, L.V.
Toth, K. Wilke.

UKIRT-Sekundar spiegel

Ralf-Rainer Rohloff, E. Pitz, in Zusammenarbeit mit:
Astronomisches Rechen-Institut, Heidelberg, Royal Ob-
servatory, Edinburgh, Joint Astronomy Center, Hilo, Ha-
waii.

Wissenschaftliche Arbeiten

Cabisund die Entwicklung von Galaxien

Josef Fried, B.v. Kuhimann, K. Meisenheimer, H.-W. Rix,
C. Wolf, H.H. Hippelein, M. Kiimmel, S. Phleps, H.J.
Réser, T. Thierring.

Astrophysik mit Gravitationslinsen

Hans-Werner Rix, in Zusammenarbeit mit:

Harvard Smithsonian Center for Astrophysics, Cam-
bridge, USA, University of Arizona, Tucson, USA, Space
Telescope Science I nstitute, Baltimore, USA,

Kohlenwasser stoffe—ratselhafte Akteureim Staub
Dietrich Lemke, Ch. Leinert, in Zusammenarbeit mit: Uni-
versitdt Helsinki, Finnland, Iso Science Operations Cen-
ter, Villafranca, Spanien, Universitét Paris, Frankreich,
MPI fir Radioastronomie, Bonn.

Staub um junge masser eiche Sterne

Peter Abraham, Ch. Leinert, S. Ligori, D. Lemke, in Zu-
sammenarbeit mit Astrophysikalischem Institut und
Sternwarte Jena

JungePlaneten auf Wander schaft
Willy Kley, in Zusammenarbeit mit: Queen Mary &
Westfield College, London, UK.

Vom massear men Stern zum Braunen Zwerg
Christoph Leinert, Jens Woitas, Reinhard Mundt, C.A.L.
Bailer-Jones, in Zusammenarbeit mit: Astronomisches
Rechen-Institut, Heidelberg, Harvard Smithsonian Center
for Astrophysics, Cambridge, USA, Lowell Observatory,
Flagstaff, USA, Observatoire de Grenoble, Frankreich,
University of California, Berkeley, USA.

NeueAltersskalafir Sternhaufen

David Barrado y Navascues, in Zusammenarbeit mit:
Harvard Smithsonian Center for Astrophysics, Cam-
bridge, USA, Observatoire de Grenoble, Frankrei ch.

DasAlter der »Scheibenster ne« Wega, Fomalhaut und
BetaPictoris

David Barrado y Navascues, in Zusammenarbeit mit:
Harvard Smithsonian Center for Astrophysics, Cam-
bridge, USA, University of Georgia, Athens, USA, Har-
vard University, Cambridge, USA,

DieBalkenstruktur im Innern der Milchstralle
Walter Dehnen
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Cabisliefert Struktur der Milchstral3e
Stefanie Phleps, K. Meisenheimer, C. Wolf, in Zusammen-
arbeit mit: Astronomisches Rechen-Institut, Heidelberg.

Zufallsdurchmuster ung mit 1 so

Manfred Stickel, D. Lemke, U. Klaas, in Zusammenarbeit
mit: Imperial College of Science, London, UK, Eso, Gar-
ching, Astrophysikalisches Institut, Potsdam, California
Institute of Technology, Pasadena, USA, | so-Datenzen-
trum, Villafranca, Spanien.

Wenn Zwer ggalaxien ihr Gasverlieren
Andreas Burkert, in Zusammenarbeit mit: Universitét To-

kio, Japan.

Wie Spiralgalaxien zu dliptischen Galaxien
verschmelzen

Thorsten Naab, A. Burkert, in Zusammenarbeit mit: Cen-
ter for Astrophysics, Cambridge, USA.

Staub in Quasaren

Martin Haas, S.A.H. Milller, K. Meisenheimer, U. Klaas,
D. Lemke, in Zusammenarbeit mit: Universitéat Bochum,
MPI firr Radioastronomie, Bonn, Landessternwarte Hei-
delberg.

Storteein naher Stern die Entstehung des Planetensys-
tems?

Andreas Burkert, in Zusammenarbeit mit: Tokyo Institute
of Technology, Tokio, Japan, Queen Mary & Westfield
College, London, UK

Dunkle-Materie-Halosum Galaxien
Andreas Burkert in Zusammenarbeit mit: University of
Cadlifornia, Berkeley, USA.

Sterndichten in elliptischen Galaxien
Andreas Burkert in Zusammenarbeit mit: Shiga Universi-
ty, Shiga, Japan, Kyoto University, Kyoto, Japan.

Entstehung von CH* ininter stellaren Wolken
Roland Gredel

Dynamik zirkumstellarer Scheiben
Andrew Nelson in Zusammenarbeit mit: Universitét Bern,
Schweiz, University of Arizona, Tucson, USA.

Beobachtungen von NGC 7582 mit | SOPHOT
Mario Radovich, U. Klaas, in Zusammenarbeit mit: Insti-
tuto deAstrofisica, LaLaguna, Spanien.
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Zusammenarbeit mit Firmen

Calar-Alto-Observatorium

DSD Dillinger Stahlbau GmbH, Saarlouis
Fa. Endevco, Heidelberg

PEPModular Computers GmbH, Kaufbeuren
Carl Zeiss, Jenaund Oberkochen

Alfa

AOA Inc., Cambridge, Massachusetts, USA

Cambridge Innovations, Farmingham, Massachusetts,
USA

Microgate Sir.l., Bolzano, Italien,

MIT/Lincoln Laboratory, Lexington, M assachusetts, USA

University of Massachusetts, Amherst, Massachusetts,
USA

Wide Field Imager
Omega, Vermont, USA

Midi

Applied Software Technology

BFI Optilas, Dietzenbach
Burklin, Miinchen

Cryophysics, Darmstadt
EBV-Elektronik, Leonberg;
Edwards Hochvakuum, Marburg
Faber Industrietechnik, Mannheim
Geier Metallhandel

Haefele, Schriesheim

Janos, Townshend, Vermont, USA
Kniel, Karlsruhe

Knrr, Mainhausen

Lesker, East Sussex, UK

Leybold Vakuum, K6ln

Linos, Géttingen

LOT Ciriel

MACCON, Miinchen

MAXIM, Planegg

Messer Griesheim, Krefeld
Physik Instrumente, Waldbronn
Raytheon, Goleta,CA, USA
Rutronic, Ispringen

Saskia, Ilmenau

Schroff, Straubenhardt

Spindler & Hoyer, Gottingen
Stegmann, Donaueschingen

SUN Online

Thorlabs, Griinberg

TRIAD Solutions, Moorpark, CA,USA
Witzenmann, Pforzheim
Wirzburger Fotoversand, Wirzburg;

Conica

Barr, Westford, Massachusetts, USA
Carl Zeiss, Jena

Janos, Townshend, Vermont, USA
Linos Photonics, Géttingen
Leybold, Hanau

Moller, Wedel

Omega, Vermont, USA

Pérschke, Hochst

Prézisionsoptik, Gera

Queensgate, Barkshire, GB
Richardson Grating, Rochester, USA
Vitron, Jena

Pacs

Alternate Computer, Linden

ANTEC,

AVNET, Braunschweig

Buerklin, Minchen

CaliforniaFineWire, Grover Beach, USA
ChemPur, Karlsruhe

Comtronic GmbH, Heiligkreuzsteinach
CSEM, Neuchatel, Schweiz

Cunz, Frankfurt

ELNA Transformatoren, Sandhausen
ESM Eberline, Erlangen

GSF Forschungszentrum, Unterschleissheim
Hewlett-Packard, Béblingen

Hoschar, Karlsruhe

HY-LINE Power Compon., Unterhaching
IMEC, Leuven, Belgien

Kayser-Threde. Miinchen

MagnaC, Wendlingen

Meilhaus Elektronik, PuchheimKarte

M esser-Griesheim, L udwigshafen
Oxford Instruments, Wiesbaden

Polytec Gmbh, Waldbronn

Rutronik GmbH, Ispringen

Teldix, Heidelberg

Thyssen-Krupp, Bochum

Timet, Duessel dorf

Vacuumschmel ze, Hanau

Zeiss, Oberkochen

Ukirt-Spiegel

Kaufmann Prézisionsoptik, Crailsheim
Schott, Mainz

BNM, Jena

Carl Zeiss, Oberkochen
Praezisionsoptik, Gera

Physik Instrumente, Waldbronn
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CCD-Technik

Dataman, Pliezhausen

EEV Ltd.,GB

Haefele, Schriesheim.

Heraeus, Hanau

Lockheed Martin Fairchild Syst., USA
Micro-Optronic-Messtechnik, Langebriick
New Focus, SantaClara, USA

Philips, Eindhoven, Niederlande

Roth, Karlsruhe

SITe Corp., Beaverton, Oregon, USA
Steward Observatory, Tucson, Arizona, USA
Tafelmeier, Rosenheim

Rechnerausstattung
AKRO, Unterschleilzheim
Additive, Friedrichsdorf
Creaso, Gilching

Draco, Hamburg

Edo, Hockenheim
PROUT, Darmstadt
ProMedia, Oftersheim
Seicom, Ismaning

Sun, Langen

Transtec, Tubingen

Werkstitten

ABB (ehem. Hartmann + Braun), Alzenau
Almet-AMB, Mannheim
Amphenol-Tuchel Electronics, Heilbronn
APE Elektronik, Kuppenheim

Astro- und Feinwerktechnik, Berlin
AVIMO, Somerset, U K.

Best Power Technology, Erlangen

Binder Magnete, Villingen-Schwenningen
Borsig, Neckarsulm

Bubenzer Bremsen, Kirchen-Wehrbach
Birklin, Miinchen

Cadillac-Plastic, Viernheim

Carl Roth, Karlsruhe

Cherry Mikroschalter, Auerbach

Com Pro, Stuttgart

Compumess Electronik, Unterschleissheim
C&K Components, Neuried b. Minchen
Comtronic GmbH, Heiligkreuzsteinach
Conrad Electronic, Hirschau
Cryophysics, Darmstadt

Dalektron, Dreieich

Dannewitz, Linsengericht

Dirkes& Obermayer, Heidelberg

Dyna Systems NCH, Morfelden-Walldorf
EBJ, Ladenburg

EBV-Electronik, Leonberg

EC Motion, Mdnchengladbach

Edsyn Europa, Kreuzwertheim

Eldon, Bittelborn

ElnaTransformatoren, Sandhausen

elspec, Geretsried

ELV Electronik, Leer

ERNI, Adelberg

eurodis Enatechnik, Quickborn

EWF, Eppingen

Farnell Electronic Components, Deisenhofen

Farnell Electronic Services, Mdglingen

FCT Electronic, Minchen

Fischer Elektronik, L idenscheid

Franke, Aadlen

FRIATEC, Mannheim

Fritz Faulhaber, Schdnaich

Future Electronics Deutschland, Unterféhring

Gould Nicolet Mefitechnik, Dietzenbach

Helukabel, Hemmingen

Herz, Leister Gerédte, Neuwied

Hewlett-Packard Direkt, Boblingen

Holz Electronik, Kirchheim

Hommel-Hercules Werkzeughandel, Viernheim

Horst Gobel, Ludwigshafen

Horst Pfau, Mannheim

HOT Electronic, Taufkirchen

HTF Elektro, Mannheim

Huber + Suhner, Taufkirchen

IBF Mikroelektronik, Oldenburg

Inkos, Reute/Breisgau

i System, Dachau

ITE, Sandhausen

Jacobi Eloxal, Altlussheim

Jarmyn, Limburg

Kniel, Karlsruhe

Knirr, Minchen

Lambda Electronics, Achern

Lemo Electronik, Miinchen

LPKF CAD/CAM Systeme, Garbsen

Macrotron, M iinchen

Matsuo Electronics Europe, Eschborn

MatsushitaAutomation, Holzkirchen

Maxim Ges. f. elektronische integrierte Bausteine, Plan-
€gg

Mengeselectronic, Dortmund

Metrofunkkabel-Union, Berlin

Mitsubishi-Electric, Weiterstadt

MSC Vertriebs-GmbH, Stutensee

MTI, Baden-Baden

Nanotec, Finsing

Nickel Schalt- und Mef3geréte, Villingen-Schwenningen

Niebuhr Optoelectronik, Hamburg

Nies Electronic, Frankfurt

NovaElectronik, Pulheim

Otto Faber, Mannheim

Parametric Technology, Muenchen

Physik Instrumente, Waldbronn

pbe Electronic, EiImshorn

Phytec Meftechnik, Mainz

Plastipol, Runkel

PSI Tronix, Tulare, California, USA
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Plschel Electronik, Mannheim

R.E.D. Regional-Electronic-Distribution, Rodgau-Jiges-
heim

Radiall, Rédermark

Rau-Mefdtechnik, Kelkheim

Reinhold Halbeck, Offenhausen

Retronic, Ronneburg

Riekert & Sprenger, Wertheim

Rittal-Werk, Herborn

Roland Héfele L eiterplattentechnik, Schriesheim

RS Components, M orfelden-Walldorf

Rufenach Vertriebs-GmbH, Heidelberg

Rutronik, Ispringen

Sasco, Putzbrunn

Scantec, Planegg

Schaffner Elektronik, Karlsruhe

Schuricht, Fellbach-Schmiden

SCT Servo Control Technology, Taunusstein

SDRC, Neu-Isenburg

SE Spezial-Electronic, Biickeburg

Siemens | C-Center, Mannheim

Spindler & Hoyer, Gottingen

Spoerle Electronic, Dreieich

Synatron, Hallbergmoos

TMSTest- und Mef3systeme, Herxheim/Hayna
Tower Electronic Components, Schriesheim
TreNew Electronic, Pforzheim
TS-Optoelectronic, Minchen
TWK-Elektronik, Karlsruhe
Vacuumschmel ze, Hanau

Vero Electronics, Bremen

W. & W. Schenk, Maulbronn

Wikotec, Bramsche

Wilhelm Gassert, Schriesheim

WS CAD Electronik, Berk Kirchen
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Lehrveranstaltungen

Wintersemester 1998/99:

I. Appenzeller: Interstellare Materie und Sternentstehung
(Vorlesung)

A. Burkert: Entstehung und Entwicklung von Kugel stern-
haufen (Vorlesung)

A. Burkert: Struktur, Kineamtik und Dynamik von Stern-
systemen (Oberseminar)

Ch.Leinert, D. Lemke, R, Mundt, H.-J. Roser: Astronomie
und Astrophysik 11 (Seminar)

Die Dozenten der Astronomie: Astronomisches Kolloqui-
um.

Offentliche Vortrige

S. Beckwith: Science with the NGST: 22. Januar, Space
Telescope Science Institute, ADM Division, Baltimore;
Space Science Update: 9. Februar, NASA Television
Production on Protoplanetary Disks, Washington; Ex-
trasolar Planetary Systems: 18. Februar, UVOIR Unter-
gremium des Untersuchungskomitees Astronomy and
Astrophysics, Baltimore; Wide Field Planetary Camera
3 IR: 22 Februar, Origins Unterkomitee, Cocoa Beach;
FromtheBig-Bangto Life: 16 Mérz, Kent Island Social
Group, Kent Island; The Hubble Space Telescope: 15
April, Maryland Sciene Ceter Opening, Baltimore; Air,
Space and the Search for Distant Planets: 20 April,
American Geophysical Union, Annapolis; Astronomy
from Space: 21 April, Boston Museum of Science, Bos-
ton; STScl and Goddard Space Flight Center: Opportu-
nities for Science: 9. Juni, Goddard Space Flight Cen-
ter, Greenbelt, USA

H. Elsésser: Neue Wege und Ziele der Astronomie: 19. Ja-
nuar, Urania Berlin, 16. Februar, Witheit Olbers Ges.
Bremen, 6. Dezember Univ. Hohenheim, Studium Ge-

Sommersemester 1999:

J. Fried: Galaxien (Vorlesung)

|. Appenzeller: Relativistische Astrophysik (Vorlesung)

H.-J. Roser: Galaxienhaufen (Vorlesung)

K. Meisenheimer: Galaxien extremer Rotverschiebung
(Vorlesung)

Ch. Leinert, D. Lemke, R. Mundt: Astronomie und Astro-
physik 11 (Seminar)

K. Meisenheimer: Stellardynamik (Seminar)

A. Burkert: Beschleunigung, Ausbreitung und Strahlung;
relativistischer Teilchen in hochrotverschobenen Ra-
diogalaxien (Seminar)

H.-W. Rix: Kosmologie (Graduiertenkurs, Oktober 1999)

Die Dozenten der Astronomie: Astronomisches Kolloqui-
um.

nerale; Aktuelle Fragen der extragalaktischen For-
schung: 20 Januar, Wilhelm-Foerster-Sternwarte, Ber-
lin; Entwicklung und Entstehung von Galaxien: 2. Fe-
bruar, Physikalisches Kolloquium, Dresden; Bau und
Entwicklung des Universums: 22. September, Wissen-
schaft im Rathaus, Dresden

J. Fried: Astologie — Wissenschaft oder Aberglaube? 15.
Dezember 1999, Russelsheim

T. Herbst: New Eyesfor the New Millenium: A Revolution
in Large Telescope Design, Max-Planck-Institut fir As-
tronomie, Heidelberg, (L ehrerkurs), Oktober 1999

S. Hippler und S. Rabien: Scharfe Bilder: Adaptive Optik
mit dem Laser-Guide-Star. Radiosendung »Radius« des
Bayrischen Rundfunks (Bayern 2), 8. November 1999

K. Meisenheimer: Die ersten Galaxien, Russelsheim, 17.
September 1999

J. Staude: Entstehung von Sternen und Planetensystemen,
Vortrége in Heidelberg, Heppenheim, Riisselsheim, so-
wiefunf Schulvortrége in Dortmund und Umgebung.
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Tagungen

Arcetri Astrophys. Observatorium, Florenz, Italien, Janu-
ar: M. Haas (eingel adener Vortrag).

American Astronomical Society, Austin, USA, Januar: S.
Beckwith (Vortrag)

Astronomisches Kolloquium der Hamburger Sternwarte,
Januar: Chr. Wolf (eingeladener Vortrag)

Kolloguium der University of Chicago, Januar: A. Burkert

Freitagskolloguium der Universitéts-Sternwarte, Miin-
chen, Februar: St. Phleps, (eingeladener Vortrag)

Optical Astronomers Tea, Pasadena, USA, Méarz: Chr.
Wolf (Vortrag)

VLT Opening Symposium, Antofagasta, Chile, Mérz: R.
Lenzen

Konferenz Optical and Infrared Spectroscopy of Circum-
stellar Matter, Tautenburg, Mé&rz: T. Herbst (eingelade-
ner Vortrag), R. Gredel (eingeladener Vortrag)

Kolloguium an der Universitét Leiden, Mé&rz: T. Herbst

Rencontres de Moriond — Building Galaxies: From the
Primordial Universereto the Present, LesArcs, France,
Mérz: H.-W. Rix (eingel adener Vortrag)

Konferenz Imaging the Universe in Three Dimensions:
Astrophysics with Advanced Multi-wavelength Ima-
ging Devices, Walnut Creek, CA, USA, Mérz: T. Herbst
(Poster), Chr. Wolf (Vortrag)

26th Saas Fee Advanced Course: Physics of Star Forma-
tion in Galaxies, Les Diablerets, Schweiz, Mérz: J.
Woitas

Meeting on Galaxy Dynamics, Venedig, Italien, Mé&rz: N.
Cretton (eingel adener Vortrag)

Workshop on NGST Detectors, Baltimore, USA, April: S.
Beckwith (Vortrag)

Kolloguium an der Universitét Tubingen, April: A. Bur-
kert

New York University, New York, USA, April: S. Beckwith
(Vortrag)

Konferenz Instrumentation at the |saac Newton Group --
The Next Decade, Sheffield, UK, April: R. Gredel (ein-
geladener Vortrag)

Physikalisches Kolloguium, Universitét Koln, April: D.
Lemke (eingeladener Vortrag).

Astronomisches Kolloquium, Universitét Helsinki, Finn-
land, April: D. Lemke (eingeladener Vortrag).

Symposium an der Cornell University zum 60. Geburtstag
von Yervant Terzian, Ithaca, USA, Mai: S. Beckwith
(Vortrag)

Eurokonferenz Stellar Clusters and Associations: Con-
vection, Rotation, and Dynamos, Palermo, Italien, Mai:
D. Barrado y Navascués (Vortrag und Poster)

Institute for Astronomy, Cambridge, United Kingdom,
Mai: A. Burkert

Workshop on 1SO Polarization Observations,VILSPA,
Mai: U. Klaas (Vortrége).

Konferenz Working on the Fringe—An International Con-
ference on Optica and IR Interferometry from Ground
and Space, Dana Point, USA, Mai: S. Ligori, S. Hipp-
ler, M. Kasper, |. Porro, M. Ollivier

Ringberg-Tagung Uber Satellite Galaxies, Juni: A. Burkert
(eingel adener Vortrag)

Astronomisches Kollogquium, Universitét Basel, Juni: H.-
W. Rix (eingeladener Vortrag)

Heidelberger Kolloquium des Physikalischen Instituts,
Universitdt Heidelberg, Juni: H.-W. Rix (eingeladener
Vortrag)

Conference on Gravitational Lensing: Recent Progress
and Future Goal's, Boston University, Boston, Juni: H.-
W. Rix (Vortrag)

Kolloguium am Max-Planck-Institut fur Radioastrono-
mie, Bonn, Juni: K. Meisenheimer (eingeladener Vor-
trag)

Gordon Konferenz Origins of the Solar System, USA,
Juni: Nelson (eingeladener Vortrag und Poster)

American Astronomical Society Meeting, Chicago, USA,
Juni: D. Barrado y Navascués (Poster)

Konferenz Star Formation, Nagoya, Japan, Juni: A. Nel-
sonund S. Ligori (Poster)

Konferenz Early Stagesof Globular Clusters, L ittich, Bel-
gien, Juli: A. Burkert (eingel adener Vortrag)

| AP-Tagung Dynamics of Galaxies, Paris, Juli: A.Burkert

Clustering at High Redshift, Marseille, Juni/Juli: H.-J. R6-
ser

Joint Astronomical Center Hilo, Hawaii, Juli: M. Haas
(Vortrag)

Universitét Honolulu, Juli: M. Haas (eingeladener Vor-
trag)

SPIE-Konferenz Infrared Spaceborne Remote Sensing
VI, Denver, USA, Juli: D. Lemke (eingel adener Vor-
trag)

Canterbury Conference on Wavefront Sensing and its
Applications, Canterbury, UK, Juli: M. Kasper, S.
Hippler, Th. Berkefeld, M. Feldt (Vortrége)

AIP, Potsdam, Juli: M. Haas (eingel adener Vortrag)

UCSC Summer Workshop Structures of dark matter hal os,
Santa Cruz, CA., USA, August: A. Burkert (eingelade-
ner Vortrag)

IAU Symposium 197, Astrochemistry: From Molecular
Cloudsto Planetary Systems, Sogwipo, S. Korea, Au-
gust: R. Gredel (Poster)

Ringberg-Symposium Galaxies in the Young Universe 1,
August: H.-J. Réser (SOC), Chr. Wolf (Vortrag), B. v.
Kuhlmann, K. Meisenheimer

(SOC, Vortrag), St. Phleps, H. Hetznecker, H. Hippelein
(SOC), H.-W. Rix (Vortrag)

Black Hole Workshop, Muinchen, September: H.-W. Rix
(Vortrag)
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Astronomische Gesellschaft, Tagung, Géttingen, 1SO-
Splintertreffen Galaxien im Infraroten, September: D.
Lemke (Organisation); U. Klaas, L. Schmidtobreick
(eingeladene Vortrége); M. Geyer, B. v. Kuhimann, M.
Haas, S. Hotzel (Poster); M. Kimmel, H. Hetznecker

International School of Space Science: High Resolution
Observations in Astronomy, L'Aquila, Italien, Septem-
ber: S. Ligori

Tagung Modern Theories of Large Scale Structure, Porto,
September: H. Hetznecker (Poster)

Plasma Turbulence and Energetic Particles in Astrophy-
sics, Krakow, Polen September: F. Heitsch

Workshop on Galactic Disks 99, organisiert vom MPIA
und dem Research Center for Astronomy and Applied
Mathematics of the Academy of Athens, Heidelberg,
Oktober: H.-W. Rix (SOC, Vortrag), Panos Patsis (\Vor-
trag), A. Burkert (Vortrag), W. Dehnen (Vortrag), P. Hé&
raudeau (Poster), R. Jesseit, T. Kranz (Poster), S.
Khochfar, T. Naab (Poster), K. Wilke (Poster)

R. Gredel war im Oktober als visiting scholar der Nagoya
City University in Nagoya, Japan (Vortrage in Nagoya
University und Nobeyama Millimetre Observatory)

Milky Way Magnetic Field Mapping Mission (M4), Work-
shop, Boston, USA, Oktober: U. Klaas (Vortrag).

Meeting in Honour of the 65th Birthday of Prof. Martinet,
Genf, Schweiz, Oktober: N. Cretton

The Second Annual Meeting of the European Star and Pla-
net Formation Network, Puerto de La Cruz, Teneriffa,
Spanien, Oktober: F. Heitsch, O. Kessel-Deynet, A.
Burkert (Vortrag),

Mitarbeit in Gremien

R. Greddl: Mitglied des Programmausschussesfiir den Ca-
lar Alto

T. Herbst: Mitglied der Scientific Advisory Group fir das
Darwin Projekt der ESA, desVLTI MIDI-Teams, der
LBT Near IR Spectroscopy-Arbeitsgruppe; er organi-
sierte die Sitzung LBT Interferometry and Adaptive
Optics und nahm an der Sitzung des Science Advisory
Committee der LBT Corporation teil.

Ch. Leinert: Mitglied der Berufungskommission der Uni-
versitdt Jenafir die C3-Stelle Astrophysik.

D. Lemke: Mitglied des Gutachterausschusses Verbund-
forschung Astrophysik des Bundesministeriums fir
Bildung und Forschung und des1SO Science Teams der
European Space Agency.

The 11th Cambridge Workshop on Cool Stars, Stellar Sys-
tems and the Sun, Teneriffa, Spanien, Oktober: C. Bai-
ler-Jones, R. Mundt, D. Barrado y Navascués (Vortrag
und Poster)

Division of Planetary Sciences of the American Astrono-
mical Society annual meeting, Padua, Italien, Oktober:
P. Abraham (Poster)

Kolloquium am Ingtitute for Astronomy, Cambridge, Uni-
ted Kingdom, November: A. Burkert

33. ESLAB Symposium: Star Formation from the Small to
the Large Scale, ESTEC, Noordwijk, Niederlande, No-
vember: F. Heitsch; P. Abrahdm, S. Hotzel (Poster).

Centre Européen Astronomique, Saclay, November: M.
Haas (eingeladener Vortrag).

Darwin and Astronomy, Stockholm, November: T. Herbst
(Mitglied des wissenschaftlichen Organisationskomi-
tees, Vortrag)

X1. Canary Islands Winter School of Astrophysics Gala-
xiesat High Redshift, November: B. v. Kuhlmann (Pos-
ter)

Ringberg-Symposium SO surveys of a dusty universe,
November: D. Lemke (SOC), U. Klaas, M. Stickel, K.
Wilke (LOC); M. Stickel (eingeladener Vortrag); M.
Haas, S. Hotzel (Poster).

Universitét Padua, Dezember: M. Haas (eingel adener Vor-
trag).

Dynamic Models of Early-Type Galaxies, Stral3burg, De-
zember: N. Cretton (eingel adenes Seminar)

K. Meisenheimer: Mitglied der Arbeitsgemeinschaft Sur-
veysder ESO.

R. Mundt: Mitglied des Calar-Alto-Programmausschusses

H.-W. Rix leitete die Organisation des German-American
Frontiers of Science Meeting, dasim Sommer 2000 von
der Humboldt-Stiftung und der National Academy of
Science veranstaltet wird; er war Mitglied desVLTI-
Steering Committees, des Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) Council und des Astronomy Working Group
der ESA.

H.-W. Rix und A. Burkert waren Mitglieder im Ausschuss
Denkschrift Astronomie des Rates Deutscher Sternwar-
ten.
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