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Abstract

In the inner part of the Milky Way, between 4 and Tkpc Galactic Radii, a
hugh torus of molecular gas is present, the Galactic Molecular Ring. About
70% of the star-forming activity in our Galaxy is located within this ring.
To study the physical properties and their variation within the Molecular
Ring, we conducted a large-scale survey of CO3-2, CO2-1 and ¥CO2-1 at
the Kdlner Observatorium fiir SubMillimeter Astronomie for the first time.
To reduce the data, an automatic routine was developed, which performes a
standing-wave reduction and a data-selection.

Due to the hugh dataset, I was able to reevaluate some former analyse-results
of parts of the covered regions. To analyse the cloud structure, I used the A-
variance analysis method. Beneath the classical analysis of maps of integrated
intensity, I performed for the first time a channel-map A-variance analysis.
In the end I was able to show, that with the A-variance method one could
analyse the line ratios on different length-scales. In a further part of this
work, I dealed with the statistical analysis of the relative intensity of the
observed molecular lines. This analyse shows in the area of the star-forming
regions similar results as was partly shown for the central regions of other
sources. On the basis of this hugh dataset, this is an important result for
the theorie of star-formation. I further studied the variation of the physical
parameters within the whole clouds.

In principle, there is no dependence of the physical parameters by the location
within the Molecular Ring.

Zusammenfassung

Im inneren Bereich der Milchstrafke befindet sich zwischen 4 und 7kpc Galak-
tischen Radius ein breiter Torus aus molekularem Gas um das Galaktische
Zentrum herum, der sogenannte Galaktische Molekulare Ring. Etwa 70% der
Sternentstehungsaktivitit unserer Heimatgalaxie findet innerhalb dieses Rin-
ges statt.

Um die physikalischen Eigenschaften und ihre Variationen innerhalb des Mo-
lekularen Rings zu studieren, haben wir am Kdlner Observatorium fiir Sub-
Millimeter Astronomie ausgewahlte Bereiche des GMR in CO3-2, CO2-1 und
13C02-1 erstmalig groRriumig kartiert. Zur Datenreduktion wurde in dieser
Arbeit eine automatisierte Routine entwickelt, die eine Stehwellenreduktion
und eine Datenselektion beinhaltet. Aufgrund des vorliegenden Datensatzes
konnten einige frithere Untersuchungen von Teilregionen innerhalb des vor-
liegenden Datensatzes neu bewertet werden. Zur Analyse der Wolkenstruk-



tur habe ich die A-Varianz-Analysemethode verwendet. Neben der klassi-
schen Anwendung auf Karten integrierter Intensitit habe ich erstmalig eine
Kanalkarten-A-Varianz-Analyse durchgefiihrt. Schlieflich konnte ich zeigen,
daf mit Hilfe der A-Varianz von Datenkuben verschiedener Molekiillinien die
relativen Intensitdten auf unterschiedlichen Gréfenskalen untersucht werden
konnen. In einem weiteren Teil dieser Arbeit befasse ich mich mit der stati-
stischen Analyse der relativen Intensititen der untersuchten Molekiillinien.
Diese Analyse zeigt im Bereich der Sternentstehungsregionen &hnliche Er-
gebnisse, wie bisher vereinzelt durchgefiihrte Untersuchungen an zentralen
Regionen anderen Quellen. Aufgrund des groften Datensatzes ist dies ein be-
deutendes Ergebnis fiir die Sternentstehungstheorie. Ferner untersuche ich
die Variation der physikalischen Parameter innerhalb der gesamten beobach-
teten Wolken.

Es konnten keine prinzipiellen Abhingigkeiten der physikalischen Parameter
vom Ort innerhalb des Molekularen Rings festgestellt werden.
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Kapitel 1

Einleitung

1.1 Ringe in Galaxien

In unserem Universum befinden sich nach heutigem Wissenstand ca. 10*! Ga-
laxien. Die erste, heute noch iibliche Katalogisierung, erfolgte durch Charles
Messier (26.Juni 1730 - 12.Apirl 1817). Der Messier Katalog umfafit 110
Objekte. Neben Nebeln, wie z.B. dem Krebsnebel (M1), einem Supernova
Uberrest im Sternbild Stier, und Sternhaufen, wie z.B. M92, einem Kugel-
sternhaufen im Sternbild Herkules, beinhaltet der Messier Katalog auch 40
Galaxien: 27 Spiralgalaxien, 4 linsenférmige, 8 elliptische und eine irregulére
Galaxie (M82).

Spater klassifizierte Edwin

Powell Hubble (20.November Ll Rl
1889 - 28.September 1953) die L (2,
Galaxien morphologisch in el-  ewprizar nesuize @! 7 =
liptische Galaxien, Spiralgala- ;, ,, @) e i

xien, jeweils mit Unterklassifi- H\\ @ A
kationen, sowie irregulire Ga- i {*:{i {‘/
laxien (die Hubble-Sequenz, Y St -

siche Abbildung 1.1).

Nach heutigem Wissen sind
Spiralgalxien im Gegensatz zu
elliptischen Galaxien gasreich
und bilden stindig neue Sterne. Die Gruppe der irreguliren Galaxien setzt
sich zusammen aus Zwerggalaxien und solchen, die durch Interaktion mit
anderen Galaxien verformt wurden. Letzteres kann einerseits aufgrund einer
direkten Kollision zweier Galaxien oder dem gravitativen Einflufl auf eine Ga-
laxie durch eine nah vorbeifliegende Nachbargalaxie geschehen. Meist wird

Abbildung 1.1: Die Hubble Sequenz der Ga-
laxien (Bruce 1965).

11



12 KAPITEL 1. EINLEITUNG

bei solchen Interaktionen kurzzeitig die Sternentstehung getriggert.
Moglicherweise handelt es sich daher bei der Hubble-Sequenz um verschie-
dene Entwicklungsstufen von Galaxien. Ich m&chte hier jedoch nicht ndher
darauf eingehen und verweise den Leser auf den Review-Artikel von Kenni-
cutt (1998).

Gérard de Vaucouleurs (25.April 1918 - 7.0ktober 1995) iiberarbeitete nach
einem Galaxiensurvey am Siidhimmel die Hubble Sequenz zu einer dreidi-
mensionalen Sequenz (Abbildung 1.2). Nach dieser Darstellung kann man
prinzipiell jede Kombination einer Spiralgalaxie mit oder ohne einem Bal-
ken oder einem Ring finden. Tatséchlich sind die meisten Ringe jedoch mit
einem Balken oder mit ovalen Strukturen assoziiert unterliegen also jeweils
nichtaxensymmetrischer Stérungen des Gravitationspotentials (Buta & Com-
bes 1996) .

Etwa ein Fiinftel aller Spiralgalaxien beinhalten eine geschlossene ringférmi-
ge Struktur innerhalb der Scheibe, ein weiteres Drittel haben offene Ringe,
geformt aus Spiralarmen, sogenannten Pseudoringen (Buta & Combes 1996).
Dramatische Szenarien, wie die direkte Kollision zweier Galaxien oder ein
naher Vorbeiflug einer dhnlich schweren Galaxie, sind fiir die Bildung der
meisten Ringe wohl auszuschliefien. Kollidierte oder kiirzlich gestorte Ga-
laxien finden sich in der Darstellung von de Vaucouleurs, wie schon in der
Hubble Sequenz, bei den irregulidren Galaxien.

Ein weiterer, relativ selten beobachteter Ringtyp ist der Polare Ring. Hierbei
handelt es sich um einen Ring, der sich nicht in der Scheibenebene befindet
und sogar senkrecht hierzu stehen kann. Die Bildung eines solchen Ringes
lakt sich am Beispiel der Milchstrake erkldaren: Im Halo der Milchstrake,
einer Sphére, die die Milchstralenscheibe mit den Spiralarmen umschlieft,
finden sich verschiedene streams; wahrscheinlich handelt es sich hierbei um
durch gravitativen Einfluf der Milchstrae zerrissene Zwerggalaxien (Dines-
cu et al. 2002). Diese Streams der Milchstrake werden als die polaren Ringe
angesehen (Majewski 2003).

Folgt man den Ausfiihrungen von Buta & Combes (1996) und Buta (1999),
dann sind die meisten vorkommenden Ringe aufgrund von Resonanzeffekten
entstanden. Sie sind somit die natiirliche Konsequenz eines stetig wirkenden
Drehmoments aufgrund der Prisenz eines rotierenden Balkens oder anderer
nichtaxensymmetrischer Stérungen der Gasbewegung in der Scheibe. Man
findet drei Klassen von Resonanzringen: Nukleare Ringe, Innere Ringe und
Aufere Ringe. Buta (1999) gibt folgende Parameter fiir diese Ringe an: Nu-
kleare Ringe liegen innerhalb des Balken, haben einen typischen Radius von
0.75 kpc (im Bereich von 0.2-2.5 kpc). Innere Ringe umfassen den Balken
und haben einen typischen Radius von 6kpc (im Bereich von 3-12 kpc) und
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Abbildung 1.2: Die Erweiterung der Hubble Sequenz von Gérard de Vau-
couleurs (de Vaucouleurs 1959), die Originalbildunterschrift lautet: A &-
dimensional representation of the revised classification scheme and notation
system. From left to right are the four main classes: ellipticals E, lenticulars
S0, spirals S and irrequlars 1. Above are the ordinary families SA, below the
barred families SB; on the near side are the S-shaped varieties S (s), on the
far side the ringed varieties S (r). The shape of the volume indicates that
the separation between the various sequences SA (s), SA (r), SB (r), SB (s)
is greatest at the transition stage S0/a between lenticulars and spirals and
vanishes at E and Im. A central cross-section of the classification volume
illustrates the relative location of the main types and the notation system.
There is a continuous transition of mized types between the main families
and varieties across the classification volume and between stages along each
sequence; each point in the classification volume represents potentially a pos-
sible combination of morphological characteristics.
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sind iiblicherweise ein wenig verlingert in Richtung der Balken(haupt)achse.
AuRere Ringe haben den doppelten Radius der inneren Ringe und sind hiufig
gerade senkrecht zur Balkenachse verlidngert.

Neben diesen optischen sichtbaren Ringen findet man bei den beiden dufe-
ren Ringtypen haufig assoziierte molekulare und atomare Ringe sowie diverse
Hinweise auf aktive Sternentstehung: Blaue und daher junge massive Sterne
sowie Konzentrationen von HIl-Regionen. Dies suggeriert, daf sich zunéchst
Gasringe bilden, in denen die Materialdichten im Vergleich zur restlichen Ga-
laxie hoch sind und in denen sich daher verstirkt Sterne bilden kénnen. Re-
sonanzen sind somit Materiesenken in der Gasdynamik der Galaxieen. Man
findet auch Sternringe ohne einen assoziierten Gasring; hier wurde bereits
der gesamte Gasvorrat zur Sternbildung verbraucht. Die Sternenstehungsak-
tivitdt ist im inneren Ring in der Regel hoher als im duferen Ring.
Nukleare Ringe haben eine noch héhere Sternentstehungsaktivitiat und sind
die Regionen, in denen sogenannte Starburst-Galaxien ihre {iberméfige Ak-
tivitdt zeigen. Starburt-Galaxien sind solche mit einer gegeniiber der Milch-
strafe deutlich erh6hten Sternentstehungsrate. Das zu den nuklearen Ringen
assoziierte Gas muf nicht notwendigerweise ringférmig vorliegen, sondern bil-
det haufig eine nukleare Scheibe. In den beiden dufieren Ringtypen reicht in
der Regel die kritische Dichte des Materials nicht zur Ausbildung eines Star-
burts aus.

Resonanzen bilden sich an definierten galaktischen Radien aufgrund des sich
mit der Winkelgeschwindigkeit {2gajen rotierenden Balkens und der differen-
tiellen Rotation ©2(R) des iibrigen Materials innerhalb der Scheibenebene.
Mit der radialen epizyklischen Frequenz x, der Umlauffrequenz der Ster-
ne auf einer Ellipse um das Fiihrungszentrum, bilden sich Resonanzen bei
) = Qalken & - fiir m € N. Nukleare Ringe bilden sich zwischen zwei inne-
ren Lindblad Resonanzen mit 2 = Qpjien + 5, innere Ringe bei der inneren
4:1 ultraharmonischen Resonanz mit 2 = Qpajken + 7, und dukere Ringe bei
der dukeren Lindblad Resonanz mit 2 = Qpajen — 5 (Buta 1999). Schliek-
lich ist zu bemerken, dak die Présenz einer Resonanz notwenig aber nicht
hinreichend zur Ringbildung zu sein scheint.

Alle drei Ringtypen konnen koexistieren, haben jedoch verschiedene Lebens-
dauern. Buta & Combes (1996) geben folgende Zeitskalen fiir die Existenz
der Ringe an: Der dufiere Ring benétigt zur Bildung einen starken Balken
und mindestens 3-10% Jahre. Ohne dufere storende Einwirkung kann er iiber
eine Hubble Zeit (1743-10° Jahre; Branch (1998)) existieren. Ein nuklea-
rer Ring bildet sich typischerweise in 10® Jahren und seine Lebenszeit kann
ebenso kurz sein, da zum einen die hohe Sternentstehungsaktivitit den Gas-
vorrat schnell verbraucht, und er sich zum anderen durch selbstgravitative
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Instabilitdten oder dynamische Reibung zerstort.

1.2 Der Galaktische Molekulare Ring (GMR)

1.2.1 Die Milchstralie

Abbildung 1.3: Die Milchstrake in CO (Dame et al. 2001). Im oberen Teil-
bild ist die integrierte CO Emission in Galaktischer Linge gegen Galakti-
scher Breite aufgetragen, die Auflésung ist meistens 9', jedoch iiberall <30'.
Im unteren Teilbild ist eine Positions-Geschwindigkeits-Darstellung (pv) der
Milchstralenscheibe gezeigt: Die iiber einen 4° breiten Streifen in Galak-
tischer Breite integrierte Emission ist mit einer Geschwindigkeitsauflosung
von 2km /s gegen die Galaktische Lénge mit einer rdumlichen Auflésung von
12'aufgetragen. Die in grau dargestellte Interpretation des pv-Diagramms ist
in Abbildung 1.6 noch einmal vergrofert zu sehen.

Unsere Heimatgalaxie, die Milchstrafe, besteht aus einer Scheibe aus Ster-
nen, Staub und Gas. Der Radius der Scheibe betrégt in etwa 25kpc, die Dicke
der Scheibe variiert abhéngig vom beobachteten Material. Im atomaren Was-
serstoff betriagt die Dicke (Halbwertsbreite) 220pc, im molekularen Material
120pc (Combes 1991). Im zentralen Bereich von ca. 2kpc findet sich eine
Verdickung (der bulge) (Binney et al. 1997). Die Scheibe ist umgeben vom
kugelféormigen Galaktischen Halo, der einen Radius von < 35kpc (Fich &
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Tremaine 1991) hat. In diesem Halo finden sich Kugelsternhaufen und kleine
Molekiilwolkenfetzen. Unsere Sonne befindet sich innerhalb der Scheibe bei
einem Abstand von 8.0+0.5kpc vom Galaktischen Zentrum (Reid 1993) und
~14+4pc oberhalb der Galaktischen Ebene (Binney et al. 1997). Die Entfer-
nungsangabe von Reid (1993) ergab sich durch eine Mittelung der bis dato
aufgrund unterschiedlicher indirekter Methoden ermittelten Werte; die erste
direkte Abstandsbestimmung gelang Eisenhauer et al. (2003), die einen Wert
von 7.9440.42kpc angaben. Ging man friiher von einem Radius der Sonne von
10kpc aus, so benutzt man heutzutage iiblicherweise den Radius von 8.5kpc
(Kerr & Lynden-Bell 1986). Die Gesamtmasse der Milchstrafienscheibe ist
4-10" Mg (Fich & Tremaine 1991), die Masse molekularen Gases betriigt
2-3-10° Mg, (Combes 1991) und ist damit vergleichbar zur Masse des atoma-
ren Gases, die 2.5-10° M, betriigt (Nakanishi & Sofue 2003); fiir die gesamte
Milchstrafe, unter Hinzunahme des Halos, geben Sakamoto et al. (2003) eine
Obergrenze von ~2-10'?M, an. Die Scheibe ist ferner nicht durchweg flach,
sondern gewolbt (Binney 1992).

Aufgrund unserer Lage konnen wir die innere Scheibenstruktur nicht di-
rekt beobachten, sondern miissen auf anderem Wege auf sie schlieflen. Seit
der Entdeckung der Galaktischen Radiostrahlung durch Karl Guthe Jansky
(22.0ktober 1905 - 14.Februar 1950) im Jahr 1933, die entgegen der opti-
schen Wellenldngen nicht durch den Staub in der Scheibe absorbiert wird,
war es moglich, die Milchstrafenscheibe zu erforschen.

Die Entdeckung der Galaktischen 21cm Hyperfeinstrukturlinie des atomaren
Wasserstoffs im interstellaren Material ermoglichte es schlieflich, die Schei-
benkinematik zu untersuchen (Oort 1952). Die Verteilung des molekularen
Materials wurde durch Messung der J=1-0 Linie des zweithdufigsten inter-
stellaren Molekiils, CO, gemessen (Dame et al. (2001); siehe Abbildung 1.3).
So wissen wir heute, dak die Milchstrafe eine Spiralgalaxie ist. Die Spiralar-
me sind in der Scheibe nicht symmetrisch angeordnet, d.h. nicht zu jedem
Spiralarm gibt es ein Pendant bei 180° Drehung der Scheibe. Ferner hat un-
sere Galaxie einen Balken (Peters 1975) und mehrere ringartige Strukturen
(Combes 1991). Die Klassifikation nach de Vaucouleur ist somit SAB(rs)bc
(Barbuy (2002); vgl. Abbildung 1.2).

1.2.2 Scheibendynamik

Bei einer Relativbewegung v zwischen Quelle und Beobachter verdndert sich
die Wellenldnge A einer beobachten Spektrallinie gegeniiber der Laborwellen-
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Gal. Zentrum

Sonne

Abbildung 1.4: Schematische Darstellung der v;s,-Geschwindigkeiten. Gezeigt
ist die Milchstrakenscheibe mit dem Galaktischen Zentrum und der Sonne.
Die Tangentialgeschwindigkeiten der Umlaufbahn der beobachteten Quelle
und der Sonnenumlaufbahn ergeben projeziert auf die Sichtlinie die Relativ-
geschwindigkeit v, der Quelle zum Beobachter. Die linke Sichtlinie zeigt ei-
ne Quelle am Tangentenpunkt ihrer Umlaufbahn. Die rechte Sichtlinie zeigt
die Entfernungs-Doppeldeutigkeit der v;,-Geschwindigkeiten; der Galakti-
sche Radius dieser Quellen (Abstand zum Galaktischen Zentrum) ist jedoch
durch den Geschwindigkeitsvektor eindeutig gegeben.
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linge Ao gemak des Dopplereffekts

A 1+v/ec 12
Ao e (l—v/c) (11)

wobei z = A;—OA“ = “% als Rotverschiebung bezeichnet wird, wenn z positiv

ist, bzw. als Blauverschiebung bezeichnet wird, wenn z negativ ist; fiir die
Frequenz v gilt v = ¢/)\. Bei niedrigen Geschwindigkeiten gilt z ~ v/c.

Die Milchstrafenscheibe rotiert nicht starr, sondern differentiell. Daher ist
die Relativbewegung der meisten Scheibenbereiche zu uns nicht Null, und
somit die Messung verschiedener Geschwindigkeiten méglich. Wie bei vielen
anderen Spiralgalaxien kann die interne Scheibenbewegung der Milchstrafe
durch eine Rotationskurve beschrieben werden (Sofue & Rubin 2001), nach
der die Rotationsgeschwindigkeit allein vom Abstand zum Galaktischen Zen-
trum abhéngt.

Eine Sichtlinie durch die Galaktische Ebene durchsticht folglich verschiedene
Orte unterschiedlicher Rotationsgeschwindigkeit 2(R), abhingig vom Ab-
stand R zum Galaktischen Zentrum. Die Geschwindigkeit v, eines Objektes
mit dem Galaktischen Radius R und der Galaktischen Lange [ relativ zum
Beobachter ergibt sich folglich zu

s = [QUR) — Q] - Re sin(l) (1.2)

wobei R der Abstand der Sonne zum Galaktischen Zentrum ist, das in
Richtung (=0 liegt, und () die Rotationsgeschwindigkeit der Sonne um das
Galaktische Zentrum beschreibt (vergleiche Abbildung 1.4).

In einer Darstellung v, gegen Galaktische Lange [ ergibt sich folglich, dafs
vollstiandig gefiillte Ringe auferhalb der Sonnenumlaufbahn (d.h. R>Rg)
durch eine vollstiandige Sinuskurve reprisentiert werden, wohingegen solche
innerhalb der Sonnenumlaufbahn (R<R) nur durch den Teilausschnitt der
Sinuskurve reprasentiert werden, der der Projektion ihres Bahnkreises um
das Galaktische Zentrum auf die Koordinatenachse der Galaktischen Lénge [
entspricht. Einfache Spiralarme, die sich nicht mehrmals um das Galaktische
Zentrum wickeln, werden, bei nur langsamer Verdnderung von {2 mit R, durch
amplitudenmodulierte Sinuskurven reprasentiert. Innerhalb des solaren Krei-
ses ergibt sich ferner aus geometrischen Uberlegungen eine Doppeldeutigkeit'
der Zuordnung eines Ortes zu einer Geschwindigkeit v;,,.: Alle Teilkreise, die

!Genauergesagt: Eine geradzahlige Mehrdeutigkeit. Geht man jedoch von einer streng
monotonen Rotationskurve aus, so reduziert sich das auf eine Doppeldeutigkeit. Alle iib-
lichen Rotationskurven verhalten sich in dem Bereich, der im Zusammenhang mit dem
Galaktischen Molekularen Ring interessant ist, streng monoton.
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Abbildung 1.5: Rotationskurve von Brand (Wouterloot et al. 1990). Der
durchgezogen griin gezeichnete Bereich der ansonsten gestrichelt gezeichneten
Winkelgeschwindigkeit zwischen 4 und 7 kpc entspricht dem griin gezeichne-
ten Bereich in Abbildung 1.6, rot gepunktet ist die Rotationsgeschwindigkeit
gezeigt.

zwischen der Sonnenumlaufbahn und demjenigen Kreis liegen, der tangenti-
al beriihrt wird, werden zweimal von der Sichtline durchstochen (vergleiche
Abbildung 1.4). Die Amplitude, d.h. die absoluten Werte von v, héingt von
der Rotationskurve Q(R) ab. Objekte in der solaren Umgebung oder auf der
Sonnenumlaufbahn (R=R) haben ein v, ~0, ferner haben alle Objekte auf
den Sichtlinien in Richtung [ ~0 und [ ~180° ein v, ~0.

Ich werde im Rahmen dieser Arbeit die Rotationskurve von Brand verwenden
(Wouterloot et al. 1990):

R\ 00882
Urot = Urot,® * (R—> (1.3)
®

mit Ro=8.5kpc und v,or,5=220 km/s; Q(R) = v,o - R™'. Dies ist eine ge-
ringfiigige Korrektur der in Wouterloot & Brand (1989) angegebenen Rota-
tionskurve mit einem Exponenten von 0.0362 (Wouterloot et al. 1990; Kurtz
et al. 1994). Der Vergleich mit der Rotationskurve von Clemens (1985), die als
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Standardreferenz fiir molekulares Material gilt, zeigt, daf die hier verwendete
Kurve bis zu einem Galaktischen Radius von 3kpc ebenfalls eine annehmbare
Approximation ist und somit alle Daten der Sichtlinien bis [>20° erkldren
kann. Im Bereich zwischen 4 und 8 kpc Galaktischen Radius sind Abweichun-
gen von +10-20km/s moglich (Wouterloot et al. 1990; Clemens 1985), was
fiir die vorliegende Arbeit die Wahl dieser einfacheren Kurve (Gleichung 1.3)
rechtfertigt.

Im Giiltigkeitsbereich dieser Rotationskurve erhilt man im ersten Quadran-
ten die maximalen Geschwindigkeiten entlang eines Sehstrahls bei Objekten,
die bei dem Tangentenpunkt dieses Sehstrahls liegen. In der Darstellung vy,
gegen Galaktische Léinge [ werden folglich die Geschwindigkeiten der Tan-
gentenpunkte das Diagramm nach oben begrenzen.

1.2.3 Der Molekulare Ring

Es ist nun moglich, die Interpretation des unteren Teilbilds der Abbildung
1.3 von Dame et al. (2001) nachzuvollziehen (siehe Abbildung 1.6). Das zuge-
horige Graustufenbild bezeichnet die einzelnen Strukturen der Milchstrafen-
scheibe. Neben einzelnen hervorgehobenen Objekten erkennt man mehrere
Spiralarme. Ferner erkennt man fast bei allen Galaktischen Lingen Material
mit v;,,.~0, was zweideutig sowohl dem lokalen Spiralarm als auch dem so-
genannten Lindblad-Ring zugeordnet werden kann, einem Ring aus Material
in nichster Sonnenumgebung.

Der zentrale Bereich der Milchstrafe zwischen 300° und 60° Galaktischer
Linge zeigt eine dominante, relativ zu den Spiralarmen sehr breite Struk-
tur, die als der Molekulare Ring bezeichnet wird. Ferner zeigen Dame et al.
(2001) verkniipft mit dem Molekularen Ring im ersten Quadranten die Tan-
gentenpunkte der Spiralarme Sagittarius und Scutum, im vierten Quadran-
ten die Tangentenpunkte der Spiralarme Centaurus und Norma. Auf diese
widerspriichliche Interpretation gehe ich im folgenden néher ein. Im zentra-
len Bereich setzen sich vom Molekularen Ring der expandierende 3kpc-Arm
und die nukleare Scheibe ab, die die extremsten Relativgeschwindigkeiten v,
zeigt.

Das untere Teilbild in Abbildung 1.6 zeigt, wie verschiedene um das Galak-
tischen Zentrum konzentrische Ringe mit Radien zwischen 3 und 10 kpc im
pv-Diagramm erscheinen wiirden. In griin sind viele eng aneinander liegende
Ringe zwischen 4 und 7 kpc gezeigt, die den Molekularen Ring reprisentie-
ren sollen. Zu bemerken ist, dak hier die natiirliche Streuung der v, nicht
beriicksichtigt worden ist.

Der Galaktische Molekulare Ring (GMR), teilweise auch als 5kpc-Ring be-
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Abbildung 1.6: Oberes Teilbild: Deutung des pv-Diagramms der CO-
Verteilung der Milchstrake von Dame et al. (2001). Unteres Teilbild: Skizzier-
te Darstellung konzentrischer Ringe mit Hilfe der Rotationskurve von Brand.
Der griin gezeichnete Bereich dichter Kurven entspricht konzentrischen Rin-
gen um das Galaktische Zentrum mit Radien zwischen 4 und 7 kpc, dem
Molekularen Ring. Die dieser Abbildung zugrundeliegenden Ringe um das
Galaktische Zentrum haben einen Abstand von 0.5kpc, im Bereich des GMR
jedoch von 0.1kpc.

zeichnet, wurde von Scoville & Solomon (1975) in CO 1-0 entdeckt; im Nach-
hinein jedoch erkennt man ihn auch schon in Fig.5 der Veroffentlichung von
Oort et al. (1958), einem Plot von atomarer Wasserstoffdichte ny gegen ga-
laktischen Radius. Clemens et al. (1988) zeigten eine Aufsicht des Ringes in
von den CO Daten abgeleiteter Hy Verteilung in der Milchstrakenebene. Die-
se Darstellung ist in Abbildung 1.7 gezeigt, umskaliert auf den heute iiblichen
Abstand der Sonne zum Galaktischen Zentrum.

Der GMR beinhaltet ca. 70% des molekularen Materials innerhalb der Son-
nenumlaufbahn (d.h. bei R<R). Nach Abbildung 1.7 liegt er grob zwischen
4 und 7 kpc galaktischen Radius, mit einem Verteilungspeak bei 4.5 kpc
(entspr. [=32°) 2. In beiden Hemisphiren findet man einen Peak integrierter
CO Intensitdt um ca. [==£25° (entspr. R—=3.6kpc) zentriert (Robinson et al.
1984). Diese Abweichung zu Abbildung 1.7 ist kein Widerspruch, vielmehr
ist sie durch die Projektion des Ringes auf die Galaktische Lénge erklérbar.
Nach der Klassifikation der Galaxienringe von Buta (1999) handelt es sich

2Somit stimmt die urspriingliche Bezeichnung 5kpc-Ring ebensogut wie vor der Ums-
kalierung
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Abbildung 1.7: Farbig ist die Aufsicht der H,-Verteilung im inneren Teil der
Milchstrake nach Clemens et al. (1988) gezeigt. In schwarz ist die Interpre-
tation nach Cohen et al. (1980) gezeigt, nach der es sich beim GMR um die
Uberlagerung mehrerer Spiralarme handelt. Die weifen Linien bei 30° und
45° Galaktischer Lange zeigen die beiden Sichtlinien des zu dieser Arbeit
vorliegenden Datensatzes (sieche Abschnitt 2.1).
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beim GMR folglich um einen inneren Resonanzring.

Im Gegensatz zur Ringdeutung von Scoville & Solomon (1975) interpretier-
ten Cohen et al. (1980) die Daten als die Uberlagerung mehrerer Spiralarme,
namlich der klassischen 21cm Spiralarme. Im pv-Diagram des Dame surveys
(sieche unteres Teilbild der Abbildung 1.3) erkennt man Substrukturen im
Bereich zwischen 300° und 60° Galaktischer Lénge, die die Interpretation
als liberlagerte Spiralarme zulassen, was durch die Angabe der vier Tangen-
tenpunkte durch Dame et al. (2001) angedeutet wird (Abbildung 1.6). Die
Spiralarme nach Interpretation von Cohen et al. (1980) sind in Abbildung
1.7 in schwarz iiberlagert eingezeichnet.

Widerspriichlich zur Spiralarmtheorie scheint zunéchst, dal die Tangenten-
punktkante der maximalen Relativgeschwindigkeiten v, im ersten Quadran-
ten zwischen 30° und 60° fast durchgehend besetzt ist; entsprechend im vier-
ten Quadranten die maximal negativen Relativgeschwindigkeiten. Es handelt
sich dabei jedoch wahrscheinlich nicht um zwei weitere Spiralarme, die zufal-
lig entlang der Tales-Kreise der Tangentenpunkte in der Galaktischen Ebene
liegen. Vielmehr handelt es sich hier, wie ich in Abschnitt 2.4.2 zeigen wer-
de, um einen geometrischen Projektionseffekt: Wahrend bei 0<v;,, <y, nur
ein relativ kurzer Teil des Sehstrahls einer Geschwindigkeit v, zugeordnet
werden kann, variiert die Geschwindigkeit v;,, nahe 0 und nahe der Tangen-
tengeschwindigkeit v,, nur gering bei relativ langen Teilen entlang des Seh-
strahls. Geht man ferner davon aus, daft der Raum zwischen den Spiralarmen
nicht vollig leer ist, erkldart die Akkumulation der schwachen Strahlung die-
ses Materials durch die Projektion die v;,- sowie die v, —0-Kante und steht
nicht im Widerspruch zur Interpretation der iibrigen Daten als iiberlagerte
Spiralarme.

Robinson et al. (1988) zeigten, dak es eine Asymmetrie zwischen der CO
Emission mit dem Galaktischen Radius im ersten und im vierten Quadranten
gibt. Die Deutung des inneren Bereichs der Milchstrafe im vierten Quadran-
ten ist mit einem Ring nicht schliissig. Ein tatsdchlicher Ring wiirde jedoch
sowohl im ersten wie auch im vierten Quadranten auftauchen, daher unter-
stiitzt dies die Deutung der Daten des ersten Quadranten als iiberlappende
Spiralarme.

Im Inneren unserer Milchstrake befindet sich, wie in vielen anderen Gala-
xien, ein Balken; Peters (1975) haben ihn als erste als solchen identifiziert.
Auf der Basis von IR Kohlenstoffstern-Daten des Two Micron All Sky Sur-
vey (2MASS) (Skrutskie et al. 2001) bestimmten Cole & Weinberg (2002)
das Alter des Balken jiinger als 6-10° Jahre und hochstwahrscheinlich sogar
jiinger als 3-10° Jahre. Der Balken, wie er sich durch die Sterne darstellt, hat
einen Winkel bezgl. der [=0-Achse von ¢ = 31+8°, ein Halbachsenverhéiltnis
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von 0.32 + 0.15 und eine Lange von 2.6 + 0.15 kpc (Cole & Weinberg 2002;
Weinberg 2003). Im molekularen Material argumentierte Merrifield (2003),
der expandierende 3kpc-Spiralarm sei der Balken und lige daher zwischen
-20° und +35° Galaktischer Lange; die Asymmetrie zum Zentrum ist er-
klarbar mit einem Projektionseffekt: Der Balken hat einen Winkel ¢ # 0
zur Achse Sonne— Galaktisches Zentrum, ferner ist der Teil des Balken im
ersten Quadranten uns zugeneigt und erscheint daher in Winkeln am Him-
mel grofer. Merrifield (2003) ermittelte ein Halbachsenverhéltnis von ~0.55
und einen Winkel ¢ ~25°. Die maximale Ausdehnung des Balkens liegt laut
Merrifield bei [=35°. Das Vorhandensein junger massiver Sterne deutet auf
fortwahrende Sternentstehung hin.

Innerhalb des Balkens sind weitere Strukturen bekannt (Combes 1991), die
ich hier jedoch nicht weiter diskutieren werde. Alard (2001) glauben sogar,
einen zweiten, kleineren Balken im Innern der Milchstraenscheibe entdeckt
zu haben.

Bei der Diskussion des inneren Teils des GMR ist neben der Diskussion der
inneren Spiralarme also auch immer die Interaktion mit dem Balken in Be-
tracht zu ziehen. Der Balken rotiert mit einer anderen Winkelgeschwindigkeit
als das iibrige Material in der Scheibe, das der Rotationskurve der Galaxie
folgt. Bei der kinematischen Abstandsbestimmung lduft man somit gerade
bei Positionen um [=3045° Gefahr, vollig falsche Werte zu erhalten.

Ich werde im Folgenden den Begriff GMR verwenden, wenn ich den gesamten
Bereich bezeichnen will, den Scoville & Solomon (1975) als Ring identifiziert
haben. Haufig werde ich jedoch auf die einzelnen Spiralarme, speziell Sagit-
tarius und Scutum eingehen und diese daher so bezeichnen. Der Einfachheit
halber werde ich den Tangentenpunkt bei [=30° mit Scutum-Arm bezeichnen,
ohne aufier Acht lassen zu wollen, dafl dort mogliche Interaktionen zwischen
bzw. Uberlagerungen von diesem Spiralarm und dem Balken stattfinden bzw.
vorliegen. Ferner werde ich, wie iiblich, den Begriff Ring verwenden, wenn es
sich auch beim GMR mathematisch nicht um einen Ring, sondern um einen
Torus handelt.

Versuche, den inneren Teil der Milchstrafe zu modellieren, sind jeweils in Ein-
zelaspekten erfolgreich, jedoch derzeit noch nicht in der Lage, die gesamten
Daten zu erkldren. So wird der Balken recht gut von Fux (1997) erklart, die
weiter aufsen liegenden Bereiche jedoch gar nicht. Im Modell von Englmaier
& Gerhard (1999) ergab sich der molekulare Ring aus zwei Spiralarmpaaren.
Dieses Modell hatte jedoch numerische Probleme gerade im Bereich um 30°
Galaktischer Linge, die im Modell von Bissantz et al. (2003) ausgeglichen
wurden. Dies zeigt, wie abhingig von den gemachten Annahmen oder der
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Programmstruktur sind und 14t Raum fiir alternative Interpretationen.

1.2.4 Bisherige Messungen

Die meisten in unserer Milchstrake vorkommenden Sternentstehungsgebie-
te liegen im GMR. Somit ist er ein ideales Untersuchungsgebiet sowohl fiir
Sternbildungsanalysen als auch fiir grofrdumige Untersuchungen bzgl. der
Galaxiendynamik.

In den vergangenen Jahren wurden mehrere grofraumige Surveys der inneren
Milchstrafe durchgefiihrt. Tabelle 1.1 zeigt die fiir diese Arbeit bedeutenden
Surveys spektral aufgeloster Linienemission im mm- und submm Bereich,
Tabelle 1.2 die aktuell bedeutenden Surveys im Mid-Infrarot- (MIR) und
Fern-Infrarot Kontinuum (FIR).

1.2.4.1 Molekulares Material

Wir wissen heute, daf sich Sterne innerhalb von Molekiilwolken bilden. Die
erhohte Sternentstehungsaktivitdt und das erhohte Vorkommen molekularen
Materials im GMR sind daher miteinander verkniipft.

Der bereits in Abschnitt 1.2.1 erwihnte Dame-survey des CO 1-0 Ubergangs
(Dame et al. 2001, 1986) hat eine rdumliche Auflésung von 8.4 und wurde
fully sampled durchgefiihrt, erfafte daher also die vollstandige detektierbare
CO Emission.

Solomon et al. (1985, 1987) und Solomon & Rivolo (1989) untersuchten den
ersten Quadranten der Milchstralenebene ebenfalls in CO1-0 mit einer bes-
seren raumlichen Auflésung von 47” am Five College Radio Astronomy Ob-
servatory (FCRAQ), jedoch auf einem nicht vollstindig gesampelten Raster.
Dieses Projekt fiihrte zur Identifizierung mehrerer hundert Riesenmolekiil-
wolken ( GMCs) im ersten Quadranten, war jedoch fiir kleinskalige Struktu-
ren innerhalb dieser Wolken nicht sensitiv.

Der gegenwiirtig am selben Teleskop fully sampled durchgefiihrte *CO1-0 des
zweithdufigsten Isotops dieses Molekiils erméglicht dies (Simon et al. 2001).
Neben dem niedrigsten Rotationsiibergang wurde bisher nur im CO 2-1 Sur-
vey von Sakamoto et al. (1995, 1997) ein hoherer Rotationsiibergang grofska-
lig kartiert. Da dieser Datensatz undersampled aufgenommen wurde, enthalt
er nicht die volle detektierbare Emission. Ich werde auf den Vergleich CO2-
1/CO1-0 in Kapitel 4 ndher eingehen.

Alle Rotationsiibergénge von 1-0 bis 8-7 wurden mit dem Far Infrared Abso-
lute Spectrophotometer (FIRAS) auf dem Cosmic Background Ezplorer Sa-
telliten (COBE) in einem Streifen von £0°.5 in Galaktischer Breite und in
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einem 5° Raster in Galaktischer Lénge ohne eine spektrale Auflésung gemes-
sen (Fixsen et al. 1999). In den zentralen £30° erkennt man einen deutlichen
Anstieg der CO Emission in den Ubergingen zwischen 2-1 und 4-3. Die Po-
sition des Galaktischen Zentrums erscheint in den Ubergingen 2-1 bis 8-7
deutlich erhoht im Vergleich zum iibrigen Spektrum und hat das Maximum
zwischen 4-3 und 5-4.

Das aus diesen Surveys hervorgehende erh6hte Vorkommen molekularen Ma-
terials im Bereich des GMR habe ich bereits in Abschnitt 1.2.1 erwihnt.
Obige Zusammenfassung zeigt jedoch auf, dal ein Mangel an grofskaligen
Kartierungen hoherer CO Rotationsiiberginge des GMR herrscht.

1.2.4.2 Indikatoren fiir Sternentstehung

Neben dem Vorkommen molekularen Materials ben6tigt man weitere Infor-
mationstriager, um auf tatsidchliche Sternentstehungsaktivitit schliefen zu
konnen, auf die ich in diesem Abschnitt eingehen werde.

Tonisiertes Material Ein guter Uberblick der Verteilung ionisierter Ele-
mente in der Milchstrake wurde mithilfe der Messungen des FIRAS auf dem
COBE Satelliten erreicht (Wright et al. 1991; Fixsen et al. 1999). Die gro-
be rdumliche Auflosung von ~7° ermoglichte eine grofraumige Kartierung
der Emission einer CII und zweier NiI-Linien in der Milchstrafenscheibe und
ferner der beiden Ci-Linien des atomaren Kohlenstoffs und der CO Rotati-
onsleiter von 1-0 bis 8-7. Die full-sky Kartierung von CII und NII zeigte, dafs
die Emission der ionisierten Elemente im wesentlichen auf die Milchstrafene-
bene beschrankt ist und dafs deren Intensitdt in einem gréferen Bereich um
das Galaktische Zentrum hoch ist.

Fixsen et al. (1999) zeigen gemittelte Fliisse verschiedenster Linien abhéngig
von der Galaktischen Linge, gemittelt iiber Flichen von 5° Linge und 1°
Breite um 6=0. Sowohl die verschiedenen CO Linien, als auch die Ci-Linien
und die totale IR-Emissionsverteilung zeigen ein dhnliches Verhalten: Im in-
neren Bereich ~ +45° 14t sich eine Erh6hung der Emission feststellen, der
zentrale Bereich um das Galaktische Zentrum setzt sich hiervon durch noch
stirkere Fliisse ab. Bei 90° liegt ein separierter Emissionspeak, der der ausge-
dehnten nahgelegenen Sternentstehungsregion Cygnus X zugeordnet werden
kann.

Die 157.7 pm C1I-Linie und die 205.3um NiI-Linie jedoch zeigen ein deutlich
anderes Verhalten: Die Emission im inneren Bereich der Milchstrafe kon-
zentriert sich auf zwei Peaks bei -30—-10° und 10—30°; der Bereich des
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Galaktischen Zentrums erscheint weit weniger intensiv als diese beiden Re-
gionen. Cygnus X bei [~90° erscheint relativ stérker als in der Emission von
C1 und CO.

Die Lage der Peaks ionisierten Materials deckt sich mit dem in Abschnitt
1.2.3 gefundenen inneren Teil des GMR, also der Uberlagerung vom Scutum
Spiralarm und dem Balkenende.

Das somit deutlich erhéhte Vorkommen von CII im GMR ist ein Hinweis auf
das dortige Vorkommen vieler junger, massereicher O-Sterne, die das sie um-
gebende molekulare Material ionisieren. Aufgrund der kurzen Lebensdauer
dieser Sterne deutet das auf eine aktive Sternentstehung hin. Der ionisierte
Kohlenstoff findet sich sowohl im Bereich der Photonendissoziationsregio-
nen (PDR) am Rand von dichten Kernen in zu den Sternen benachbarten
Molekiilwolken als auch im diffusen Material zwischen diesen dichten Kernen.

Shibai et al. (1991) zeigten eine Cii-Karte im Bereich von 30-51° Galakti-
scher Lange mit dem BIRT Ballon Experiment mit einer rdumlichen Auf-
l6sung von 3'.4, jedoch ist die gezeigte Karte nicht vollstindig gesampelt
aufgenommen. Ferner gibt es zwei Liicken in der Karte: Zwischen 36 und 38°
wurde die Kontur der Cii-Emission interpoliert, zwischen 44 und 47° fehlt
jegliche Information. Trotz dieser Liicken laft sich sagen, daf der Trend der
auf 5° gemittelten COBE Spektren sich in dieser Kartierung widerspiegelt:
Zunéchst zeigt sich erneut die Konzentration der Cil-Emission auf die Ga-
laktische Ebene. Ferner steigt die Intensitét zu kleinen Galaktischen Langen
hin an: Zwischen 30 und 31° findet sich die Sternentstehungsregion W43,
die die absolut hochste Cii-Emission in der vorliegenden Karte hat; sie liegt
deutlich oberhalb derjenigen der Sternentstehungsregion W51 bei 49°. Leider
sind die Daten von Shibai et al. (1991) unvollsténdig, so da hier vor einer
Uberinterpretation solcher Trends gewarnt sei.

Ein wichtiges Instrument zur Messung ionisierter Elemente war der ISO Sa-
tellit. Mit ihm wurden zahlreiche einzelne Positionen in Sternentstehungsge-
bieten spektral aufgelost untersucht (Peeters et al. 2002).

Dieser FIR Wellenldngenbereich ist mit erdgebundenen Beobachtungen nicht
erschliefsbar. Ab dem Jahr 2005 wird der in unserem Institut mitentwickel-
te Heterodyn-Empfinger GREAT fiir das Stratospheric Observatory For in-
frared Astronomy 2.5 Meter Teleskop (SOFIA) u.a. dazu beitragen, sowohl
raumlich (~15") als auch spektral hochaufgeloste Cii-Daten zu messen. Der
German Receiver for Astronomy at Terahertz Frequencies (GREAT) wird
verschiedene FIR Bénder parallel messen. Die Weiterentwicklung von GRE-
AT wird der SOFIA Terahertz Array Receiver (STAR) werden, der acht



30 KAPITEL 1. EINLEITUNG

rdumliche Pixel gleichzeitig kartieren konnen wird.

Der 2007 in Betrieb gehende Herschel-Satellit, zuvor als Far Infrared and
Submillimeter Telescope (FIRST) bekannt, mit einem 3.5 Meter Primérspie-
gel wird mit dem in unserem Institut mitentwickelten Heterodyne Instrument
for First (HIFI) Instrument diese rdumliche Auflosung auf ~10” bei der CII-
Linie reduzieren. Diese Projekte werden mit ihrer rdumlichen Auflésung erst-
mals die Substrukturen von Sternentstehungsgebieten im FIR Wellenldngen-
bereich untersuchen kénnen.

Neben der Linienemission der ionisierten Elemente l&ft sich die thermische
Emission des ionisierten Materials iiber die Frei-Frei Strahlung (Bremsstrah-
lung) des Plasmas im Radio-Kontinuum detektieren. Die sogenannten HII-
Regionen sind ausgedehnte Bereiche ionisierten Wasserstoffs. Ionisiert wird
der Wasserstoff durch die UV-Strahlung massereicher Sterne. Paladini et al.
(2003) zeigen die Verteilung der Hil-Regionen mit der Galaktischen Lén-
ge. Man erkennt ein verstirktes Vorkommen innerhalb des solaren Kreises
(-90°<1<90°), jedoch zeigt sich hier im Gegensatz zur CiI-Verteilung keine
Konzentration auf den Molekularen Ring. Eine mogliche Erklarung hierfiir
ist, dall es sich bei Hil-Regionen um fortgeschrittene Stadien der UCHII-
Regionen handelt, die sich in der Nihe junger Sterne bilden. Im Laufe ihrer
Entwicklung jedoch geht mdoglicherweise die rdumliche Assoziation der HiI-
Regionen zu den jungen Protosternen verloren.

Staub Neben dem Gas findet sich in den Molekiilwolken Staub, d.h. Silikate
und Carbonate, sowie groke Kohlenstoffmolekiile, sogenannte Polycyclic aro-
matic hyrocarbons (PAH) (Hollenbach & Tielens 1997). Die PAHs strahlen
im MIR Wellenlédngenbereich, d.h. bei Wellenldngen weniger pym, Linienemis-
sion ab. Diese Linien erscheinen allerdings clusterartig, so dafs sie wie eine
Kontinuumsemission erscheinen. Das Midcourse Space Experiment (MSX)
(Egan & Price 1996b) kartierte die Milchstrafenebene in verschiedenen MIR
Béndern zwischen 4 und 22 pym. Die unteren Bénder des MSX Datensatzes
zeigen somit die beschriebene PAH Emission.

Die grofieren Staubkorner werden durch UV Strahlung thermisch angeregt
und strahlen folglich geméfs eines Schwarzkdrpers. Der Peak dieser Emission
liegt bei warmen Molekiilwolken im FIR. Der Infrared Astronomical Satellite
(TRAS) beobachtete 4 FIR Bénder zwischen 12 und 100 pum (Neugebauer
et al. 1984). Somit sind gerade die Bénder groferer Wellenlédnge sensitiv fiir
die Schwarzkorperstrahlung der Staubkdrner.

Die Fliigel der Planck-Verteilung reichen bis ins MIR sowie auf der anderen
Seite bis in den Radio-Wellenléingenbereich hinein. Kontinuumskarten in den
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verschiedensten Béndern dienen somit zur Bestimmung der physikalischen
Parameter des Staubes.

Beide genannten Emissionsarten sind indirekte Indikatoren aktiver Stern-
entstehung, da die Anregung des Staubes iiber UV-Strahlung erfolgte, die
wiederum von jungen, massereichen Sternen stammt. Ferner ist zu erwarten,
dak sich diese Aufheizung auch im molekularen Gas bemerkbar macht, das
mit dem Staub vermischt ist.

Die Karten hoher rdumlicher Auflésung des MSX Satelliten, sowie die etwas
grober aufgelosten IRAS Karten, stellen somit eine wichtige Grundlage fiir
die Auswahl der Felder des vorliegenden Datensatzes dar. Betrachtet man
die Karten beider Satelliten, so erkennt man in beiden Féllen zunéichst eine
Konzentration der Emission auf die Milchstrakenscheibe, ferner eine deutli-
che Zunahme der Emission im zentralen Bereich der Milchstrafe im Vergleich
zur restlichen Scheibe. Dieser Bereich ist korreliert mit dem Bereich in dem
sich der Molekulare Ring befindet, jedoch sticht hier nicht der Ring hervor.

In den vergangenen Jahrzehnten wurden vor allem im Radio-Kontinuum
grofle Surveys durchgefiihrt. Die grofse Zahl in verschiedenen Frequenzbin-
dern beobachteter Daten ermdglicht es, die thermische Schwarzkorperstrah-
lung von der termischen Bremsstrahlung des Plasmas und der nichttermi-
schen Strahlung, wie z.B. Synchrotron Strahlung oder Frei-Frei Strahlung
in stellaren Winden, zu separieren (Langston et al. 2000; Becker & White
1985). Hochauflsende VLA Surveys (Becker 2003) bieten die Mdglichkeit,
diese Analyse auf Substrukturen von Sternentstehungsregionen anzuwenden.
Ich habe die fiir die beiden KOSMA Felder relevanten Radio-Kontinuum
Surveys in den Tabellen 2.4 und 2.8 aufgefiihrt, jedoch ohne in den meisten
Fallen ndher auf diese einzugehen.

Maser Microwave Amplified Stimulated Emission Radiation (Maser) sind
in Wellenléingen vom cm bis submm in verschiedenen Molekiilen bekannt
(OH, H,0, HCN, SiO, CH30H) (Elitzur 1992). Diese nichtthermisch ange-
regten Linien der verschiedenen Molekiile entstammen jeweils verschiedener
punktuell vorkommender Anregungsbedingungen im Bereich von Sternent-
stehungsgebieten. Ohne im Detail hier auf die Unterschiede der verschie-
denen Maser-Typen einzugehen, sind die Maser-Linien somit per se Tracer
fiir Sternentstehungsgebiete. Die Geschwindigkeitszuordnung der schmalen
Maser-Linien ist entsprechend genau, jedoch kann diese von der wolkenint-
rinsischen v;,,-Geschwindigkeit abweichen. Ferner treten bei einigen Maser-



32 KAPITEL 1. EINLEITUNG

130
I b |

100 |- #
_ 2
T S0f T
E i x ;iﬁ;ql!x " - o . -
ﬂ LH] £ ® :,35“ ‘i’q ¥ {'x qé ’éw
o mm ™ )
3 .50t - o A
s : B B

100 F « ¥

-150 L | : | | A

180 150 i20 90 60 30 ¢ 330 300 270 240 210 180
Galactic Longitude

Abbildung 1.8: Verteilung von CH3OH Maser im pv-Diagramm der Milch-
strake (van der Walt et al. 1995).

Typen Gruppen von Linien unterschiedlicher Geschwindigkeit auf, selbst
wenn sie genau einem Sternentstehungsgebiet entstammen.

van der Walt et al. (1995) zeigten ein pv-Diagramm der Methanol-Maser Ver-
teilung in der Milchstrafe (sieche Abbildung 1.8). Die Verteilung der Maser ist
dhnlich zu der CO Verteilung, jedoch finden sich vergleichsweise wenig Ma-
ser Positionen auferhalb des solaren Kreises. Im inneren Teil der Milchstrafe
erkennt man im Bereich des GMR eine erhohte Ansammlung dieser Maser.
Eine genauere Betrachtung der Verteilung im ersten Quadranten zeigt, dafs
die beiden Spiralarme Sagittarius und Scutum deutlich erkennbar sind. Die
Verbindung beider Spiralarme entlang der Tangentialpunktkante v, fehlt
hier im Gegensatz zur entsprechenden Darstellung in CO. Diese Darstellung
zeigt somit zum Einen die verstirkte Sternentstehungsaktivitiat in den Spir-
alarmen in der inneren Milchstrafe, zum Anderen stiitzt sie die Interpretation
des inneren Teils der Milchstrafe als iiberlappende Spiralarme.



1.3. GLIEDERUNG DER ARBEIT 33

1.3 Gliederung der Arbeit

Die vorliegende Arbeit gliedert sich, neben der hier in Kapitel 1 aufgefiihrten
Einleitung und Motivation, in drei weitere Teile: Kapitel 2 beschreibt die
Beobachtung und Datenreduktion des vorliegenden Datensatzes und zeigt
ferner erste Ergebnisse auf. Kapitel 3 befaft sich mit der Strukturanalyse
des vorliegenden Datensatzes, speziell mit der A-Varianz Analysemethode.
Das Kapitel 4 befaft sich mit der Untersuchung der relativen Intensitéiten
der hier untersuchten Molekiillinien.

Im Anhang A fasse ich die im Hauptteil der Arbeit verwendeten Grundlagen
zur Modellierung und Bestimmung der physikalischen Parameter zusammen.
Anhang B beinhaltet die Datenreduktionsroutinen, die ich fiir dieses Projekt
neu entworfen und in Kapitel 2 dargestellt habe. Neben den im Hauptteil
dieser Arbeit diskutierten Kartierungen habe ich Spektren unterschiedlicher
Molekiillinien an ausgewdhlten Positionen innerhalb der Karten aufgenom-
men; diese sind in Anhang C gezeigt. Unter der Leitung von Nemesio Rodri-
guez Fernandez vom Observatoire de Paris wurde ein Folgeprojekt durchge-
fiihrt, dessen erste Ergebnisse in Anhang D gezeigt werden. Schliefslich habe
ich mich wahrend der vergangenen Jahre sowohl im Bereich Konstruktion
als auch im Bereich Beobachtung mit dem SubMillimeter Array Receiver
for Two Frequencies (SMART) beschiftigt; der Anhang E zeigt neben ei-
ner Ergénzung zu meiner Diplomarbeit (Briill 2000) von mir durchgefiihrte
hochfrequente Beobachtungen auferhalb des GMR-Projektes.
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Kapitel 2

Beobachtungen

Abstract

Mit dem Ziel der Ermittlung der Anregungsbedingungen im Galaktischen
Molekularen Ring (GMR) haben wir die Felder G45-46 und G30-31 in CO3-
2, CO2-1 und ¥CO2-1 bei einer riumlichen Auflésung von 82" und 120"
und einer Geschwindigkeitsauflésung von 0.3km/s mit dem KOSMA Tele-
skop fully sampled beobachtet. Hierbei handelt es sich mit insgesamt 1.375
Quadratgrad um das bisher grofte Kartierungsprojekt am KOSMA Obser-
vatorium, das die bis dato groften ausgedehnten CO3-2 Karten iiberhaupt
beinhaltet.

Der GMR unterteilt sich im ersten (Quadranten in den &uferen Sagittarius-
und den inneren Scutum-Arm. Beide Spiralarme zeigen vergleichbare maxi-
male Intensitdten, ausgedehnte CO3-2 Emission und eine vergleichbare Vo-
lumendichte von Assoziationen mit IRAS Punktquellen. Sie beinhalten beide
zahlreiche sich auf der Geschwindigkeitsachse iiberlappende Komponenten,
die aufgrund der vorliegenden Datenkuben jedoch separiert werden konnen.
Eine genaue Entfernungsbestimmung der einzelnen Komponenten ist auf-
grund der vorliegenden Daten nicht moglich, allerdings ist es sehr wahrschein-
lich, dak die gut untersuchten Sternentstehungsgebiete G29.9, W43, G45.12
und (G45.45 nicht bei den jeweiligen Tangentenpunkten liegen, wie es in der
Literatur iiblicherweise angenommen wird. Diese ausgedehnten Sternentste-
hungswolken zeigen ferner sehr komplexe interne Geschwindigkeitsstruktu-
ren.

Neben den grofirdumigen physikalischen Eigenschaften des GMR, die ich in
den Kapiteln 3 und 4 intensiver untersuchen werde, erméglicht es der vorlie-
gende Datensatz, auf einige in der Literatur diskutierten Modelle einzelner
Wolken bzw. Regionen einzugehen: Die Vordergrundwolke des Feldes G45-46

35
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ist kalt und beinhaltet keine Hinweise auf Sternentstehungsaktivitit in Uber-
einstimmung mit Simon et al. (2001). Die ausflufartigen Spektren in G45.12
und G45.07 (Hunter et al. 1997) sind durch den Uberlapp zweier getrenn-
ter Wolken erklérbar, entgegen der Annahme hochmassiver Ausfliisse. Bei
der IRAS Punktquelle 19124+1106 handelt es sich wahrscheinlich um eine
Sternentstehungsregion, entgegen der Annahme von Chaty et al. (2001), dak
es sich um den nordlichen Auftreffpunkt eines relativistischen Jets des stella-
ren schwarzen Lochs GRS 1915-105 handelt. Andere mogliche Auftreffpunkte
werden diskutiert. Die Bow-Shock Theorie von Sofue (1985) im Feld G30-31
wird durch die Geschwindigkeitsauflosung des vorliegenden Datensatzes wi-
derlegt. Ferner ergab dieses Projekt die Neuentdeckung der ausgedehnten
sternbildenden Vordergrundwolke im Feld G30-31 bei einer Entfernung von
1.0kpc.

2.1 Auswahl der Felder

Ziel dieser Arbeit ist die Analyse der physikalischen Eigenschaften des war-
men molekularen Gases und deren Verkniipfungen zur Sternentstehungsak-
tivitdt im GMR. Um die Verteilung der physikalischen Parameter zu unter-
suchen, ist eine grofrdumige Kartierung verschiedener Molekiillinien ausge-
wahlter Gebiete des GMR notwendig; wir haben uns fiir die beiden Hauptiso-
tope des Kohlenmonoxid und die drei unteren Rotationsiibergéinge entschie-
den, speziell fiir die vier Linien CO3-2, CO2-1, 3CO2-1 und ¥CO1-0. Diese
sind Indikatoren fiir unterschiedliche physikalische Parameter (siehe Tabel-
len A.1 und A.2 in Anhang A); die Anregungstemperaturen reichen bis 33K,
die kritischen Dichten bis 10*cm 3. Die *CO1-0 Linie wurde mit dem BU-
FCRAO Survey des GMR gemessen (Simon et al. 2001; Jackson et al. 2002).
Aus Abschnitt 1.2.4.1 geht hervor, dak ein Mangel grofskaliger CO Emissi-
onskarten des GMR in hoheren Rotationsiibergéngen herrscht. Im Vergleich
mit den wichtigsten grokraumigen Surveys stellt das KOSMA Teleskop das
ideale Submm-Instrument fiir eine solche Kartierung dar; der Teleskopbeam
von 82" bei 345 GHz (CO3-2) ist mit dem FCRAO Beam von 46" bei 110GHz
(!3CO1-0) vergleichbar, ebenso mit dem des IRAS Satelliten im FIR.

Der Grund fiir das Fehlen einer ausgedehnten CO3-2 Karte ist, dafs die Beob-
achtung einer solchen Karte relativ aufwendig und aufgrund der atmosphé-
rischen Bedingungen nur an wenigen erdgebundenen Standorten moglich ist.

Der deutlichste Hinweis auf unterschiedliche physikalische Figenschaften in-
nerhalb des GMR zeigt sich durch die Daten des COBE-Satelliten (Fixsen
et al. 1999). Abbildung 2.1 zeigt die Cil-Daten, die eine deutlich erhohte
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Abbildung 2.1: Teil der Fig.5 aus Fixsen et al. (1999). Gezeigt ist der vom
COBE Satelliten gemessene Cii-Fluf abhiingig von der Galaktischen Linge.

Die beiden markierten Galaktischen Langen entsprechen den Positionen der
beiden hier ausgewihlten Felder G45-46 und G30-31.

Cir-Emission bei Galaktischen Langen <30° zeigt und die aufgrund der Sym-
metrie um das Galaktische Zentrum dem inneren Teil des GMR zugeordnet
werden kann. Zur Erfassung der gesamten moglichen Variation der physi-
kalischen Eigenschaften des ausgedehnten molekularen Materials innerhalb
des GMR haben wir uns zur Beobachtung zweier Regionen entschieden, die
an deutlich unterschiedlichen Orten im GMR liegen und deren Galaktische
Léngen in Abbildung 2.1 markiert sind:

Das erste Feld, G45-46, wird umfaft von Galaktischen Léingen zwischen
44.875° und 46.125° und Galaktischen Breiten zwischen -0.125° und +0.375°,
es erreicht in Kulmination am KOSMA etwa 55° in Elevation. Die tatséch-
lich beobachtete Fliche umfaft 0.375 Quadratgrad. Die Sichtlinien dieses
Feldes durchstechen den duferen Bereich des CO Ringes (Clemens et al.
1988), dieses Feld liegt jedoch auferhalb des COBE Cii-Ringes (Fixsen et al.
1999). Nimmt man an, dak der CO Ring zwischen 4 und 6.5kpc Galakti-
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schem Radius liegt, so liegen die Bereiche des GMR entlang der Sichtlinien
dieses Feldes zwischen 3.5 und 8.5 kpc Abstand zum Beobachter, was einer
lsr-Geschwindigkeit im Bereich 45.5km /s< v, <62 km /s entspricht.

Das zweite Feld, G30-31, wird umfafst von Galaktischen Lingen zwischen
29.75° und 31.0° und Galaktischen Breiten zwischen -0.75° und 0.5°. Es
erreicht in Kulmination am KOSMA etwa 40° in Elevation. Die tatséch-
lich beobachtete Flache umfaft 1 Quadratgrad. Die Sichtlinien dieses Feldes
durchstechen den gesamten CO Ring (Clemens et al. 1988) inkl. des CII-
Ringes (Fixsen et al. 1999), der GMR liegt entlang der Sichtlinien dieses
Feldes zwischen 2.4 und 12.3kpc Abstand zum Beobachter, was einer lsr-
Geschwindigkeit im Bereich 32km /s< v;s, <105.5km /s entspricht.

Abbildung 2.2 zeigt die T ,..,-Karten der vorliegenden CO3-2 Datensétze der
beiden ausgewidhlten Felder und deren Lage im GMR anhand der edge-on
Betrachtung der Milchstrafe mittels der IRAS 60um Karte Staubkontinu-
umskarte, einem Indikator fiir warmen Staub.

Abbildung 1.7 zeigt den Verlauf der Sichtlinienkegel der beiden Felder in der
face-on Darstellung der Hy Sdulendichte. Man erkennt, daft das Feld G45-46
in etwa den Tangentenpunkt des Sagittarius Arms, das Feld G30-31 in etwa
den Tangentenpunkt des Scutum Arms trifft.

2.2 Messung und Datenreduktion

Beim vorliegenden Projekt handelt es sich um die bisher groftte Kartierung
der KOSMA Arbeitsgruppe. In Teilabschnitt 2.2.1 gehe ich auf den Messmo-
dus ein, in Teilabschnitt 2.2.2 auf die fiir dieses Projekt neuentwickelten
automatisierten Datenreduktionsschritte.

2.2.1 Messmodus

Fiir die Messungen von CO3-2, CO2-1 und *C0O2-1 am KOSMA Teleskop im
Zeitraum 2000-2003 habe ich den Zweikanal-SIS-Empfanger mit den Béndern
210-270 GHz und 330-365 GHz verwendet (Graf et al. 1998). Fiir das 330-
365GHz Band habe ich das Variable Resolution Acousto-optical Spectrometer
(VRS) auf hochster Auflésung von 550kHz bei ~2000 Kanilen, fiir das 210-
270GHz Band das Medium Resolution Acousto-optical Spectrometer (MRS)
mit einer Auflosung von 360kHz (Schieder 1989) verwendet. Dies fiihrt in
etwa zur selben Geschwindigkeitsauflosung von ~0.3 km/s aller beobachteter
Linien; zur besseren Vergleichbarkeit der Daten habe ich diese im Nachhinein
einheitlich auf eine Auflésung von 0.308km/s verrechnet.
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Abbildung 2.2: T).;-Karten der CO3-2 Daten der Felder G45-46 und G30-
31. Zur Orientierung sit die IRAS 60um Staubkontinuumskarte des Bereichs
um den GMR im ersten Quadranten gezeigt und die beiden Felder hierin
lokalisiert.
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Die Teleskop-Beamgrofen betragen 82" bei 345GHz bzw. 120” bei 230GHz.
Die Forward Efficiency F.r; betriagt beim KOSMA 90%, die Backward Ef-
ficiency bei 345GHz 70%, bei 230GHz 68%. Die gemessene Intensitit auf
der Antenntentemperaturskala T% wird in die Mainbeam-Skala T, mittels
T,p= gef; J; T% umgerechnet.

Die Kalibration des Empfangssystems erfolgte an einer cold-Load, einem Bad
mit fliissigem Stickstoff, und einer hot-Load, Absorbermaterial auf Raumtem-
peratur. Die astronomischen Daten wurden mit Hilfe der Hiyama-Kalibration
(Hiyama 1998) kalibriert. Uberpriift wurde diese Kalibration regelmiiRig an
der astronomischen Quelle W51A (1=49.4904°, b—-0.3689°). Deutliche Inten-
sitatsabweichungen von ~3% sowie eine Veranderung der Linienform dieser
Quelle ermoglichten es zum einen die relative Kalibration des Empfangssy-
stems und zum anderen die Positioniergenauigkeit (Pointing) zu iiberpriifen.

Die Pointinggenauigkeit liegt bei <10”. Uberpriift wurde das Pointing durch
ein regelmifiges Sternpointings, bei dem mithilfe einer zum Radiobeam par-
allelen optischen Kamera die Position von ca. 100 am Himmel verteilten
Sternen gemessen wird. Das lokale Radiopointing wurde regelméfig anhand
eines nahgelegenen Planeten bzw. anhand der relativ nahgelegenen Radio-
Punktquelle NGC7027 (I=84.930°, b=-3.496°), einem jungen planetaren Ne-
bel (z.B. Bains et al. (2003)), iiberpriift.

Die Kartierungen habe ich im effizienten on-the-fly Modus (otf) durchgefiihrt
(Beuther 1999; Beuther et al. 2000), einer modernen Kartierungsmefmetho-
de, die heutzutage an vielen Teleskopen eingesetzt wird (z.B. IRAM 30m,
FCRAO). Wie bei allen total power Messungen vergleicht man auch bei otf-
Messungen das Signal am Ort der Quelle, der sogenannten on-Position, mit
einem Signal ohne astronomischer Emission, der sogenannten off-Position,
so daft man die ansonsten alles iiberschattenden Einfliisse der Erdatmosphé-
re eliminieren kann. Dieses Verfahren funktioniert allerdings nur dann gut,
wenn die sogenannte off-Position zeitlich und rdumlich nicht weit von der
on-Position entfernt liegt.

Im Falle von otf-Messungen verwendet man dieselbe off-Position fiir eine
ganze Reihe von on-Positionen. Bleibt man im Zeitfenster der Stabilitdt des
Systems und der Atmosphire, so ist dieses Verfahren sinnvoll. Erfahrungsge-
mék wirken sich jedoch gerade beim otf-Modus grofe Distanzen zwischen on-
und off-Position schidlich auf die Spektrenqualitit aus. Jedoch findet man
gerade im inneren Teil der Milchstrake kaum Positionen frei von Emission.

Im Rahmen dieses Projektes hat sich daher die Einfiihrung einer Pseudo-off-
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Position als sinnvoll erwiesen. Hierbei handelt es sich um eine beliebige Positi-
on in der Nahe der zu beobachtenden Karte, gegen die die otf-Daten referiert
wurden. Die Emission der Pseudo-off-Position habe ich separat mit einer
tatsdchlich emissionsfreien off-Position vermessen und im nachhinein den ge-
messenen Spektren wieder hinzuaddiert. Neben den Vorteilen einer riumlich
nidheren off-Position bzgl. der Datenqualitédt ergab sich hierdurch bei dem
groflen Kartierungsprojekt eine erhebliche Ersparnis an Teleskopfahrzeiten
wahrend des Messbetriebs.

2.2.2 Datenreduktion

Selten erreicht man bei submm-Beobachtungen den Idealfall, dafs das gemes-
sene Spektrum die astronomische Linie auf einer glatten Baseline (Grundli-
nie) zeigt. Vielmehr treten hiufig neben dem weifen Rauschen unterschied-
liche Baselinefehler auf.

Die erste Klasse der Baselinefehler sind solche Strukturen, die nur langsam
mit den Frequenzkanélen variieren. Urséchlich fiir eine solche Struktur sind in
der Regel unterschiedliche Atmosphérenbeitrige in der on-Position und der
off-Position oder zeitliche, méglicherweise thermische Instabilitdten diverser
Elemente im Empfangssystem. Diese Baselinefehler konnen iiblicherweise mit
einem Polynomfit niedriger Ordnung korrigiert werden, da die Frequenzva-
riation dieser Struktur langsam genug ist im Vergleich zur Frequenzbreite des
Emissionsgebietes.

Die zweite Klasse der Baselinefehler sind Stehwellen, die in erster Ordnung
sinusférmig sind. Die moglichen Ursachen von Stehwellen sind ebenso vielfil-
tigt. Meist bildet sich zwischen zwei Reflexionsstellen im Strahlengang eine
Cavity (ein Resonator) aus. Dies bewirkt eine frequenzabhéngige Modulation
des Signals, was sich im Spektrum als Stehwelle widerspiegelt; die Reflexions-
stellen konnen sowohl im Freiraum als auch in einem Hohlleiter liegen. Auch
diese Klasse der Baselinefehler ist prinzipiell leicht zu korrigieren. Falls die
Breite des Emissionsgebietes weit unterhalb der Periode der Stehwelle liegt,
geniigt meist ein Polynomfit in einem engen Bereich um das Emissionsgebiet
herum. Alternativ kann die Stehwelle unter der Annahme, daf es sich um ei-
ne sinus-Welle handelt, mit einer solchen angefittet werden. Es ist prinzipiell
ebenfalls moglich, die Sinuswellen mittels eines Fourier-Analyse der Frequenz
der Sinuswelle zu eleminieren.

Die dritte Klasse der Baselinefehler sind solche, die unregelméaflige und schnell
variierende Strukturen aufweisen. Diese Baselinefehler sind nicht korrigier-
bar. Es obligt dem Beobachter zu entscheiden, ob dieser Fehler akzeptabel
erscheinen, beispielsweise wenn sich diese Strukturen nicht deutlich vom wei-
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flen Rauschen abheben und das Rauschen folglich als nicht rein weiff anzuneh-
men ist, oder aber ob ein solch fehlerbehaftetes Spektrum verworfen werden
muf.

Das in dieser Arbeit beschriebene Beobachtungsprojekt weist im Bezug auf
die Datenreduktion zwei Besonderheiten auf: Zum einen sind die Emissions-
bereiche der Spektren relativ breit; im Fall des Feldes G45-46 sind es 80km /s,
im Fall des Feldes G30-31 sind es 120km/s. Ursache hierfiir ist die Fiille
unterschiedlicher Komponenten an verschiedenen Positionen im GMR und
im Vordergrund und damit bei verschiedenen Relativgeschwindigkeiten zum
Beobachter. Da die typischen Stehwellenperioden deutlich unterhalb dieser
Breiten der Emissionsgebiete liegen, ist eine Reduktion nur durch einen tat-
séchlichen Sinusfit moglich, basierend auf ausreichend grofen Bereichen an
beiden Seiten auferhalb des Emissionsgebiets.

Zum anderen liegt die Zahl der verwendeten Einzelspektren bei einigen hun-
derttausend, da pro Position und Frequenz mehrere Einzelspektren gemessen
wurden, die nach der Datenreduktion aufintegriert wurden. Diese hohe Zahl
erforderte es, die Datenreduktion zu automatisieren. Ich habe hierfiir eine Da-
tenreduktionspipeline entwickelt, die sich in die Datenreduktion selbst und
in die Bewertung der reduzierten Spektren aufteilt. Alle diese Routinen sind
fiir die CLASS-Umgebung des GILDAS Paketes zur astronomischen Daten-
auswertung entwickelt worden. Im folgenden beschreibe ich die verwendeten
Algorithmen, in Anhang B sind die Routinen selber aufgefiihrt.

2.2.2.1 Datenreduktion

Im ersten Schritt werden die Spektren um die Baselinestrukturen der ersten
Klasse mittels eines Polynomfits, im zweiten Schritt um die Baselinestruktu-
ren der zweiten Klasse mittels eines Sinusfits reduziert.

Polynomabzug Entscheidend bei diesem Schritt ist die Wahl des Gra-
des des anzufittenden Polynoms. Ein zu niedrig gewdhlter Grad beschreibt
die anzufittende Kurve nicht ausreichend, ein zu hoch gewihlter Grad ist
mathematisch unproblematisch, und fiihrt jedoch auferhalb des angefitteten
Bereichs zu Uberschwingern. Dies ist allerdings problematisch, da deshalb
diese Uberschwinger gerade im fiir den Fit ausgesparten Emissionsbereich
liegen.

Die Subroutine sinus_polynom.class verfihrt daher wie folgt: Zunéchst wird
ein Polynom hohen Grades angefittet, fiir den vorliegenden Datensatz habe
ich hier den achten Grad gewéhlt. Danach wird iiberpriift, ob, beschrankt auf
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das Emissionsfenster, das Polynom die Extremwerte an den Rindern dieses
Fensters hat. Ist dies nicht der Fall, dann liegt ein Uber- bzw. Unterschwinger
vor und der Grad des Polynoms wird iterativ um eins reduziert.

Die Untersuchung von Testkarten zeigte, dak das oben beschriebene Verfah-
ren, fiir jedes Spektrum den Grad des Polynoms individuell zu ermitteln,
bessere Ergebnisse lieferte als die Wahl eines konstanten Grades fiir alle
Spektren. Im letzteren Fall wurden vorhandene otf-Streifen teilweise sogar
verstarkt, was damit zu erklaren ist, dak die zeitlich kurz nacheinander auf-
genommenen Spektren eines otf-Streifens &dhnliche Polynomstrukturen auf-
zeigen, die bei einem zu hohen Grad zu dhnlichen Uberschwingern im Emis-
sionsfenster fiir den gesamten Streifen fiihrt.

Tatséchlich fehlerhafte Ergebnisse liefert diese Routine in dem Fall, wenn das
anzufittende Polynom tatsichlich ein Extremum innerhalb des Emissionsfen-
sters haben miifste. In einem solchen Fall wird aufgrund obiger Iteration der
Polynomgrad minimal gew&hlt. Es folgen nun zwei mogliche Félle: Zum einen
kann der Fall auftreten, dafs tatséchlich ein Polynom zweiten Grades mit dem
Extremum im Emissionsfenster vorliegt, der entsprechend gut genug ange-
fittet werden wird. Zum anderen kann der tatsdchliche Grad hoher liegen,
was dazu fiihrt, dat das Polynom nicht richtig angefittet wird. Sofern der
Fit aufkerhalb des Emissionsfensters schlecht ist, wird ein solches Spektrum
in der Datenbewertung (s.u.) ausselektiert werden. Ubrig bleiben die Spek-
tren, deren Polynomfit auerhalb des Emissionsfensters gut ist, innerhalb des
Emissionsfensters jedoch schlecht. In dem Fall, daf durch einen Uberschwin-
ger negative Werte resultieren, wird in einem Schritt der Datenbewertung
ein solches Spektrum ausselektiert. Es verbleiben folglich solche Spektren als
fehlerhaft, deren Spektren innerhalb des Emissionsfensters durch ein unter-
schwingendes Polynom zweiten Grades iiberbewertet sind. Diese Spektren
haben allerdings vor dieser Reduktion bereits eine ansonsten glatte Baseline
gehabt und zeigen nur Emission. Es ist daher generell schwierig, solche arti-
fiziellen Fille korrekt zu fitten. Die Zahl solcher Félle schitze ich ferner als
sehr gering ein.

Alternativ zum im GILDAS Paket implementierten Polynomfit wire der Fit
einer Spline-Funktion mithilfe einer externen Routine denkbar. Allerdings
hétte auch eine solche Fitroutine mit den Problemen der Fortsetzung der Fit-
funktion innerhalb der breiten Emissionsfenster dieses Datensatzes zu kimp-
fen.

Stehwellenreduktion In diesem Reduktionsschritt gehe ich davon aus,
dak ein Spektrum vorliegt, das nur mit einer sinusférmigen Stehwelle fehler-
behaftet ist. Ich habe fiir den Sinusfit in der Routine base sinus.class die
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in CLASS implementierte Fitroutine base sinus verwendet, fiir die Spektren
habe ich die Darstellung in lsr-Geschwindigkeit gewéhlt. Diese Fitroutine
ermoglicht es dem Anwender, die Startparameter Amplitude, Periode und
Phase zu bestimmen, die entsprechend gefitteten Parameter sind in CLASS
jedoch nicht als Variableninhalte auslesbar. Meine Tests an Beispielspektren
haben ergeben, daf die Wahl des Startparameter Amplitude keinen Einfluf,
die Wahl der Periode fast keinen Einfluf auf den Erfolg des Fits hat. Sehr
kritisch stellte sich jedoch die Wahl der Phase heraus. Um einen hohen Er-
folg dieses Reduktionsschritts zu gewidhrleisten, habe ich daher eine konstan-
te Amplitude, drei verschiedene typische Perioden (39,28 und 20km/s bei
345GHz) sowie eine Phasenlagendichte von 1km/s bei 345GHz gewéhlt. Da
auch kein direkter Zusammenhang zwischen tatsdchlicher Phasenlage und
gewahltem Startparmeter festgestellt werden konnte, mufite ich den Com-
puter zur Gewahrleistung einer hohen Erfolgszahl alle diese Startparameter
testen lassen. Der beste Fit bestimmt sich durch den niedrigsten rms-Wert
der Baseline nach dem Fit. Die Routine sinus_ fit.class fiihrt den eigent-
lichen Sinusfit durch, die Startparameter des besten Fits werden in einer
Logdatei dokumentiert. Tests an Spektren der Perseus Region, also solchen
mit deutlich geringeren Emissionsbereichen als im GMR Datensatz, ergaben,
daf die Erfolgszahl hier schon bei groberer Rasterung des Phasenparameters
hoch genug bleibt (Sun 2004). Die Option Turbo beim Aufruf des Hauptpro-
gramms stnus__ start.class ermoglicht es dem Anwender, die Rasterung relativ
zur GMR Auswertung zu verringern und damit Einfluff auf die Datenreduk-
tionsgeschwindigkeit zu haben.

Prinzipiell ermé6glicht die Subroutine sinus_maschine.class es, bis zu drei
Stehwellen nacheinander an einem Spektrum anzufitten. Letztlich zeigte sich
jedoch zum einen, daf in der Regel nur eine bzw. nur eine dominante Steh-
welle vorliegt, zum anderen steigt die Ungenauigkeit eines solchen Fits mit
der Zahl der angefitteten Stehwellen. Die entsprechenden Parameter habe ich
daher hardcodiert auf einen Durchgang reduziert, dieses Feature jedoch fiir
einen interessierten Anwender im Code erhalten.

Der Erfolg dieses Reduktionsschrittes zeigt sich auf zwei Arten: Zum einen
werden bei der im folgenden beschriebenen Datenbewertung diejenigen Spek-
tren ausselektiert, die nicht sauber reduziert wurden, bzw. von vornherein
nicht reduzierbar waren. Tatséchlich korrigierbare Spektren werden laut der
Datenbewertung in der Regel auch in einem akzeptablen Mafe korrigiert.
Zum anderen zeigt die in Teilabschnitt 2.2.2.2 diskutierte Statistik, daf die
Periodenverteilung der angefitteten Sinuskurven nicht statistisch sondern in
einem hohen Mafs systematisch mit geringen Variationsbreiten angeordnet
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ist.

Bewertung der reduzierten Spektren Nach der beschriebenen Reduk-
tion der Spektren mufs schlieflich deren Erfolg bewertet werden. Es ist direkt
klar, daf die oben beschriebenen Reduktionsschritte nur dann erfolgreich sein
konnen, wenn nur die ersten beiden Baselinefehlerklassen in den Rohdaten
auftreten. Da die im folgenden beschriebenen Kriterien zur Bewertung der
Datenqualitét jedoch die drei Baselinefehlerklassen nicht unterscheiden kann,
konnten korrupte Daten nicht von vornherein ausgeschlossen werden, sondern
konnen erst nach der Datenreduktion ausselektiert werden. Ferner konnen
hier im selben Schritt reduzierbare, jedoch fehlerhaft reduzierte Spektren,
ausselektiert werden.

Trotzdem habe ich vor der Datenreduktion alle Rohdaten einer Sichtkon-
trolle unterzogen und selbstversténdlich solche, die direkt nicht reduzierbar
erschienen und solche, bei denen das Mefksystem bekanntermafien nicht in
Ordnung war, unmittelbar aussortiert. Diese Sichtung erfolgte effizienterwei-
se durch simultane Betrachtung der 33 Spektren eines gesamten otf-Streifens.

Bei der Datenbewertung habe ich pro Frequenz und Datenfeld einheitliche
Parameter gewdhlt, um die Qualitiat der Spektren zu bewerten. Die Grund-
annahme ist, daf die Baseline im emissionsfreien Teil der Spektren die Da-
tenqualitdt widerspiegelt; diese Behauptung ist bei der grofen Breite des
emissionsfreien Teils der Spektren gerechtfertigt.

Zur Bestimmung dieser Datenqualitit habe ich zwei Kriterien bestimmt: Die
Giite des weifsen Rauschens und mogliche verbliebene Strukturen in der Ba-
seline. Zunéchst habe ich zur Vorselektion die Giite des weifen Rauschens
bestimmt, indem ich den rms-Wert des Spektrums mit dem 7}, aus der
Radiometerformel

Tsys

Trms ~, (2.1)
verglichen habe; T, ist die Systemtemperatur, ein Mak fiir den Rauschbei-
trag des Gesamtsystems, Av die Frequenzbreite und 7 die Integrationszeit.
Da dieses Rauschen nicht perfekt weif zu sein scheint, habe ich alle Spektren
toleriert, deren Baseline-rms < 2 - T}, war.
Danach habe ich die Baseline auf Strukturen untersucht, indem ich fiir einzel-
ne relativ kleine Fenster den Mittelwert der Kanaleintrage [, dieses Fensters
mit dem 7}, aus der Radiometerformel verglichen habe. Hierbei habe ich
alle Spektren eliminiert, bei denen mindestens einmal I, > T}, + I. war.
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Horn - wegss 0.497m
Weass - Tertiar 0.78m

Tertidir - Sekundar 1.96m

Tertidar - Hot/Cold Load | ~0.5m

Sekundir - Primaér 1.17-1.65m

Primar - Folie ~2m
Horn - Hot/Cold Load | ~1.8m 1.8m=85MHz
Horn - Sekundéar 3.237Tm 3.3m=45MHz
Horn - Primér 4.4-4.9m 4.8m=31MHz
Horn - Folie ~6.5-Tm 6.5m=23MHz

Tabelle 2.1: Ausmafe des Strahlengangs am KOSMA Telskop vom Horn des
Dual-Frequency-SIS Empfiangers. Die Gréfen wurden anhand des Bauplans
des Empfangers und des Teleskops ermittelt. In Verbindung mit Abbildung

2.3 lassen sich folglich einige dort auftretende typische Stehwellen am KOS-
MA deuten.

Den fiir alle Spektren einer Ruhfrequenz und eines Feldes konstante Para-
meter /. habe ich aufgrund von Tests und visueller Inspektion bestimmt.
Diese automatische Datenbewertung war erfolgreich: In der Regel lieferte die
rms-gewichtete Aufmittelung der so selektierten Spektren ein deutlich bes-
seres Ergebnis als die rms-gewichtete Aufmittelung aller Spektren vor dieser
Selektion. Diese Spektrenbewertung habe ich mithilfe der in Anhang B.2 ge-
zeigten Routine autoselektion.class durchgefiihrt.

2.2.2.2 Stehwellenstatistik KOSMA

Bei den Beobachtungen am KOSMA Teleskop treten unterschiedliche sinus-
formige Stehwellen auf. Zur Stehwellenanalyse konnte nicht die Statistik der
dokumentierten Startparameter herangezogen werden, vielmehr sollten die
tatsdchlichen Perioden ermittelt werden. Daher habe ich die in Anhang B.3
gezeigte Routine sinusperiode.class zur Bestimmung der tatsichlichen Peri-
ode entwickelt. Diese Routine geht folgendermafen vor: Zunichst wird ein
Spektrum mit der angefitteten Sinuskurve erzeugt, indem die Spektren vor
und nach dem Sinus-Fit voneinander subtrahiert werden. Im néchsten Schritt
wird die Periode durch Mittelung der Abstinde jeweils zweier Extrema (je-
weils eine Anzahl von Kanélen) die Periode der Sinuskurve bestimmt, die
Amplitude ergibt sich einfach durch eine Extremwertanalyse.

Abbildung 2.3 zeigt die Haufigkeitsverteilung der Stehwellenperioden der
Mefdaten, aufgenommen im Zeitraum Januar und Marz 2003. Man erkennt



2.2. MESSUNG UND DATENREDUKTION 47

Stehwellenstatistik KOSMA, Beobachtungszeitraum Januar—Maerz 2003
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Abbildung 2.3: Statistik der Stehwellen am KOSMA Teleskop im Mefzeit-
raum Januar bis Mérz 2003. Das obere Teilbild zeigt die Haufigkeitsverteilung
der gefundenen Stehwellen fiir das 345GHz Band gegen die Stehwellenperi-
ode in MHz und in km/s, das untere Teilbild entsprechend fiir das 230GHz
Band. Einige Haufigkeitspeaks sind durch senkrechte Linien markiert, ober-
halb derer die Periode [MHz| und die entsprechenden Linge L der Cavity
unter Annahme eines Fabry-Perot Interferometers (2.2) angegeben ist. Die
Breite der Histogrammbkanile betriagt 1MHz.
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G45-46 G30-31
hpbw || <T,s> | Thas # area || <T s> | Thae # area
"] [K] [K] deg” K] K] deg”
CO 3-2 82 0.21 16.90 | 6039 | 0.375 0.40 17.28 | 15249 1
CO 3-2 120 0.07 13.09 | 6039 | 0.375 0.13 13.52 | 15249 1
CO 2-1 120 0.17 14.70 | 6039 | 0.375 0.22 13.22 | 15249 1
13CO 2-1 120 0.14 5.26 | 6039 | 0.375 0.24 6.41 | 15249 1
13C0 1-0 82 0.18 17.23 | 6039* | 0.375 0.09 13181* | ~0.85
1300 1-0 120 0.08 11.56 | 6039* | 0.375 0.07 13181* | ~0.85

Tabelle 2.2: Parameter der Datenséitze. <T,.,,s> gegeben fiir eine v,.,=0.308
km/s. *: Bei den *CO 1-0 Daten ist der tatsichliche Uberlapp mit den KOS-
MA Daten gemeint.

diskrete Haufungspeaks der Stehwellenperioden, teilweise mit iibereinstim-
menden Werten in beiden Empfingerkanilen. Im 230GHz Band treten bei
kleinen Perioden breite Verteilungen auf; hierbei handelt es sich um Fit-
Artefakte von Sinuswellen mit vernachlissigbar niedriger Amplitude. Die
Stehwelle mit der Periode 31MHz taucht in beiden Bandern gleichermafen
deutlich auf. Unter Annahme eines Fabry-Perot Interferometers lafst sich der
Freiraumabstand L der Reflexionsstellen mithilfe

2 2v 2-P-v

(2.2)

bestimmen mit der Wellenldnge A\, der Frequenz v, der Lichtgeschwindigkeit
c und der Stehwellenperiode P in der Einheit einer Frequenz. Tabelle 2.1 gibt
rdumliche Ausmafie des Strahlengangs vom Empfiangerhorn bis zum Freiraum
an. Vier der in Abbildung 2.3 gezeigten Perioden konnten demnach mit ei-
nem Abstand vom Horn zur Load (85MHz), zum Sekundérspiegel (45MHz),
Primérspiegel (31MHz) und der Kuppelfolie (23MHz) identifiziert werden.
Da keine weitere Stehwelle in beiden Frequenzbindern gleichzeitig erscheint,
liegen die Ursachen hierfiir im entsprechenden Zweig der Empfangskette be-
griindet.

2.2.3 Datensatzparameter

Die T,,,, Werte sowie die maximalen Intensititen aller einzelner Kanéle der
KOSMA Karten sind in Tabelle 2.2 gegeben. Betrachtet man die maximale
Intensitit T,,,, aller Kanile, dann sind beide Felder, G45-46 und G30-31,
vergleichbar. Um die gleiche rdumliche Auflésung 0., 4 zu gewéhrleisten,
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Linie 0 Vyes Teleskop Referenz

k5
CO1-0 8.4 2.6 1.2-meter Israel (1982)
CO1-0 84 | 0.65 1.2-meter Dame et al. (2001)
CO1-0 (47" 1 FCRAO Solomon et al. (1987)
CO2-1 (~9) | 0.3 | Nobeyama-60cm | Sakamoto et al. (1995)
13CO1-0 46" | 0.26 FCRAO Simon et al. (2001)
CS 2-1 | 46" | 026 | FCRAO | McQuinn et al. (2002)

Tabelle 2.3: Bisherige Kartierungen molekularen Materials des Feldes G45-46.
Eingeklammerte Winkelauflésungen bedeuten undersampled aufgenommene
Daten.

wurden die Karten geringerer rdumlicher Auflosung 6, 1, unter der Annah-
me, dal die jeweiligen Telekopbeams kreisrunde Gaufbeams sind, mit einem
Gaukbeam Gerner gefaltet, der der Vorschrift 67, . = 603, ) + 07, geniigt.
Die Parameter der entsprechenden Datensétze sind ebenfalls in Tabelle 2.2

angegeben.

Die inkonsistente Verbesserung der verschiedenen Linien beim Verschmieren
auf eine grobere Auflosung lafst darauf schlieffen, daf in den jeweiligen Daten
die Datenfehler nicht allein durch weifses Rauschen bestimmt werden.

Bei der Mittelung aller Spektren des Datensatzes muf beachtet werden, daf
die off-Position nur um das /33-fache linger gemessen wurde als ein einzel-
ner Pixel des 33 Positionen umfassenden otf-Streifens. Die Integration aller

Spektren eines otf-Streifens hat folglich ein um ,/% + \/% ~ 2.6 groferes

T,ms als eine vergleichbare Messung im Rastermodus. Ferner verbleibt das
Trms <0.05 der Pseudo-off-Position als untere Grenze von <T,,,s> bei der
Mittelung erhalten.

2.3 G45-46

2.3.1 Literatur

Die bisherigen Untersuchungen des Feldes G45-46 unterteilen sich in Kar-
tierungen molekularer Emission, Kartierung der Kontinuumsstrahlung bei
unterschiedlichen Wellenléingen und umfassende Beobachtungen der moleku-
laren Emission einzelner Positionen.
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Molekulares Gas Im molekularen Bereich beschrinkte sich die Beobach-
tung des gesamten Feldes G45-46 lange auf die beiden niedrigsten Rotations-
tibergéinge von Hauptisotops von CO (siehe Tabelle 2.3). Die erste Kartierung
in CO 1-0 erfolgte durch Israel (1982) mit dem 1.2 Meter Teleskop in New
York bei einer rdumlichen Auflésung von 8.4" sowie einer Geschwindigkeits-
auflésung von 2.6 km /s. Ziel war es, die molekulare Umgebung der bekannten
Hii-Regionen zu studieren. Israel (1982) fand Linienbreiten von 10-20 km/s
und zeigte die ersten Kanalkarten mit einer Breite von 8 km/s. Er fand im
Feld G45-46 zwei dominante Quellen, die hellste Quelle in diesem Feld ist
G45.5+0.1 bei v, =59.1km /s, die zweithellste G45.14-0.1 bei v;,,—66.9km /s.
Beide Wolken sind assoziiert mit Hil-Regionen, G45.14+0.1 ferner mit ei-
ner HI Wolke. G45.5 ist ein Wolkenkomplex, der sich in G45.540.1 und
G45.5+0.0 aufspaltet. Ferner zeigte Israel (1982) erstmals eine schwache,
kompakte Sternentstehungsregion G45.3+0.1 bei v;,,.=58.6km /s.

Downes et al. (1980) zeigte anhand von H,CO Absorptionslinien das Vorhan-
densein molekularen Materials bei 24.8, 57.8 und 65.2km/s fiir G45.1+.01,
bei 60.3+0.5km /s fiir G45.5+0.1 und bei 59.8+0.5km /s fiir G45.5+0.0. Israel
(1982) fithrt mehrere Literaturquellen von Rekombinationslinien atomaren
Wasserstoffs an, deren Geschwindigkeitszuordnung in all diesen Quellen um
<60km/s liegen.

Die Milchstrafenkartierung von Dame et al. (1986, 2001) beinhaltet dieses
Feld bei gleicher rdumlicher Auflésung mit einer verbesserten Geschwindig-
keitsauflosung von 0.65km/s. Solomon et al. (1987) erreichten mit dem 14m
FCRAOQO Teleskop eine deutlich hohere Auflosung, allerdings fehlt in diesem
Survey die Kleinstrukturinformation, da er undersampled aufgenommen wur-
de. Fiir die Wolke SRBY87-225 (G45.45+0.05 bei 58km/s) ermittelten sie
eine Virialmasse von M,;,=1.322-10°M,.

Die bisher einzige Kartierung eines hheren Rotationsiiberganges von CO er-
folgte durch den CO2-1 survey von Sakamoto et al. (1995). Auf die globalen
Ergebnisse von Sakamoto et al. (1995, 1997) fiir den GMR gehe ich in Kapitel
4 néher ein; das Feld (G45-46 im speziellen wurde nicht behandelt.

Der BU-FCRAO 3CO1-0 fully sampled Survey (Simon et al. 2001; Jackson
et al. 2002) bedeutete einen Quantensprung in der Untersuchung molekula-
ren Materials in der inneren Milchstrae und im speziellen auch des Feldes
(G45-46. Die Daten haben eine rdumliche Auflésung von 46", eine Geschwin-
digkeitsauflosung von 0.26km /s und eine Empfindlichkeit von 0.4K auf der
T, Skala.

Simon et al. (2001) kartierten neben der massiven Sternentstehungsregion
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GRSMC 45.46-+0.05 bei v=50-70 km /s erstmalig die wahrscheinlich kalte, in-
aktive aber rdumlich grofs ausgedehnte Vordergrundwolke GRSMC 45.60-+0.30
bei v=25-30km /s, die mit dem H,CO Absorptionspeak der Wolke G45.1+4-0.1
bei 24.8km/s von Downes et al. (1980) korrespondiert. Beide Emissionsbe-
reiche sind in Geschwindigkeit vollstdndig voneinander getrennt.

Die 3CO 1-0 Peaks der Wolke bei 50-70km/s sind mit IRAS Punktquellen
assoziiert, die ihrerseits das Farbkriterium fiir eingebettete Sternentstehungs-
gebiete erfiillen, was ein weiterer Hinweis auf die Aktivitit dieser Wolke ist.
Aufgrund des Farbkriteriums fiir eingebettete Sternentstehungsgebiete (Wou-
terloot et al. 1990) konnte keine IRAS-Punktquelle als mit der Vordergrund-
wolke bei 25-30km/s assoziiert gelten. Daher schlossen Simon et al. (2001),
dak diese Wolke weder massive noch intermediate-mass Sterne bildet.

Da der Tangentenpunkt bei diesen Galaktischen Léngen bei ~60 km/s liegt,
plazierten Simon et al. (2001) diese Wolke genau dort und somit bei einer
Entfernung von 6 kpc. Die Wolke bei 20-30km /s positionierten sie aufgrund
zweier Argumente in den Vordergrund und somit auf eine kinematische Ent-
fernung von 1.8 kpc: Zum einen deutet die grofe Ausdehnung dieser Wolke
auf eine geringe Entfernung hin, zum anderen zeigt sich eine Korrelation
von 3CO1-0 Emission und HIi Absorption (Simon et al. 2001; Jackson et al.
2002). Eine solche Korrelation ist denkbar, wenn eine kalte Wolke im Vorder-
grund liegt und geniigend atomaren Anteil hat, um HI Hintergrundemission
bei gleicher Geschwindigkeit zu absorbieren.

Mit dem CS 2-1 Ubergang, der in diesem Bereich des BU-FCRAO Surveys
ebenfalls kartiert wurde, wurde ein zweites Molekiil fully-sampled bei glei-
cher Auflésung kartiert (McQuinn et al. 2002). Diese Emissionslinie ist ein
Indikator fiir hohe Volumendichte und wird somit nur in den Kernen der
Sternentstehungswolken erwartet. McQuinn et al. (2002) fanden an Positio-
nen mit einem hohen ¥CO Fluf von iiber 26 Kkm/s ein Verhiltnis von
Reg/13¢0=0.1740.06 mit einem Peak von ~0.5 in Richtung von zwei der CS
Emissionsmaxima.

Die Anwendung des Entweichwahrscheinlichkeitsmodell von Stutzki & Win-
newisser (1985) ergab, daf die hohen Verhéltnisse der Peakregionen nur sinn-
voll erklért werden kénnen mit Dichten von 105°~7 cm™3 und Séulendichten
> 10% ¢cm ™2, also Werten die typisch fiir Kerne hoher Dichte sind (McQuinn
et al. 2002). Es fanden sich keine Positionen mit starker CS Emission und
schwacher 13CO Emission und somit stellte sich generell heraus, da zur Iden-
tifizierung dichter Kerne der 3CO Datensatz alleine ausreicht. Ferner fanden
McQuinn et al. (2002) nur in den Geschwindigkeitsbereichen 23-28km /s und
48-70km /s CS Emission oberhalb des 30-Niveaus.
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v|GHgz| 6 Teleskop | ref

0.178 23 Cambridge | Holden & Caswell (1969)
0.327 K WSRT Taylor et al. (1996)

1.4 5" VLA-B Zoonematkermani et al. (1990)
1.408 94" Effelsberg | Reich et al. (1990)

2.6 8.2/ Parkes Day et al. (1970)

2.695 5.1 Effelsberg | Duncan et al. (1999)

4.875 2.6/ Effelsberg | Altenhoff et al. (1979)
4.8601 0.4" VLA-B Wood & Churchwell (1989)
5 4’ Parkes Goss & Shaver (1970)

4.9 8.6/ VLA-C Testi et al. (1999)

8.5 4.9 VLA-C Testi et al. (1999)

8.35 9.7£0.1" | Green Bank | Langston et al. (2000)
10.45 69" Effelsberg | Ostrowski & Fiirst (2001)
10 3 Nobeyama | Handa et al. (1987)

14.940 0.4” VLA-B Wood & Churchwell (1989)
14.35 | 6.6£0.2" | Green Bank | Langston et al. (2000)

Tabelle 2.4: Radio Kontiuum Karten der Region G45-46

Kontinuumssurveys Die bereits indirekt angedeuteten Kartierungen die-
ser Region in Radiokontinuumsbéndern habe ich in Tabelle 2.4 zusammen-
gefakt. Alle in dieser Region befindlichen Hil-Regionen sind im Katalog von
Roberta Paladini zusammengefakt (Paladini et al. 2003). Die bedeutenden
Kartierungen im FIR/MIR Wellenléngenbereich sind in Tabelle 1.2 in Ab-
schnitt 1.2.4 zusammengefaft. In Abschnitt 2.3.2 gehe ich auf die Korrelation
dieser Datensitze mit den KOSMA CO Daten néher ein.

Felli et al. (2000) untersuchten Felder des ISOGAL surveys (7 & 15um) bei
1~45°, deren Felder B und C iiberlappen teilweise mit dem Feld G45-46
des KOSMA surveys. Testi et al. (1999) untersuchten entsprechende Felder
in zwei Radiokontinuumskarten. Neben den vier prominenten Hil-Regionen
G45.12, G45.07, G45.45 und G45.47 fanden Testi et al. (1999) weitere 5 Kan-
didaten fiir UCHII-Regionen und Felli et al. (2000) zahlreiche Young Stellar
Objects (YSO).
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[ b Tpeak | Vpear | fwhm | Maser

] ] | [K] | [kms] | [kms]|
45.475 1 0.131 | 4.8 62 9 OH
45.462 | 0.091 | 2.8 58 9 -
45.457 |1 0.056 | 6.0 58 9 OH

Tabelle 2.5: Eckdaten der CO 1-0 Spektren von Wilson et al. (1974) in
G45.5+0.1.

Einzelpositionen Einige Positionen des Feldes G45-46 wurden detailliert
in vielen Spektrallinien untersucht, in der Regel konzentriert sich das Inter-
esse hierbei auf die vier Hauptquellen, G45.12+0.13 (IRAS 19111+41048),
G45.07+0.13 (IRAS 19110+1045), G45.454+0.06 (IRAS 19120+1103) und
G45.47+0.05 (IRAS 19117+1107).

Die tatséchlich ersten CO1-0 Messungen in diesem Feld wurden an der Positi-
on G45.5 von Wilson et al. (1974) mit einer Auflésung von 70" durchgefiihrt,
die Eckdaten der Spektren der drei untersuchten Positionen sind in Tabelle
2.5 gezeigt; die Geschwindigkeitsinformation dieser Daten deckt sich mit de-
nen von Israel (1982).

Hunter et al. (1997) untersuchten eine kleine Region um G45.12 und G45.07
mit dem Caltech Submillimeter Observatory (CSO) in CO2-1, CO3-2, CO4-3
und CO6-5 sowie 3CO2-1 und C*®02-1. Ferner untersuchten sie interfero-
metrische *CO1-0 und CS2-1 Daten, aufgenommen mit dem Owens Valley
Radio Observatroy (OVRO). Sie kamen zu dem Schluff, dak es sich bei den
beiden Quellen G45.12 und G45.07 um solche mit hochmassiven Ausfliissen
handelt, im Fall von G45.12 von 4800M,. Aufgrund der kleineren Ausfluf-
masse und der Prisenz von HO Maseremission kommen Hunter et al. (1997)
zu dem Schluf, daf es sich bei G45.07 um einen jungen Ausflufs, bei G45.12
um einen weiter entwickelten Ausfluft handelt. Die Auflésung des CSO ist im
Vergleich zum KOSMA viermal besser.

Kraemer et al. (2003) untersuchten die vier wichtigsten oben genannten Po-
sitionen dieser Region im FIR/MIR Wellenldngenbereich. Sie benutzten hier-
fiir hochaufgeloste Messungen am Infrared Telescope Facility (IRTF) sowie
Daten von IRAS, ISO und MSX. Als globale Aussage dieser vier Sternent-
stehungsgebiete fanden sie einen Trend von West nach Ost derart, daf an
der westlichsten Position, G45.07, diejenige Sternentstehungsregion auf der
jiingsten Entwicklungsstufe zu finden ist und die Positionen weiter westlich
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entsprechend weiter fortgeschritten sind. Dieser Trend konnte als Fortschritt
der Sternentstehungsaktivitat innerhalb des Wolkenkomplexes gedeutet wer-
den. Eine alternative Erklarung ist die, da die Gasdichte stark von Kern zu
Kern variiert und die rdumliche Anordnung eher zufillig ist.

Die Altersklassifizierung nach Kraemer et al. (2003) deckt sich qualitativ mit
der der Ausfliisse von Hunter et al. (1997) im Fall von G45.12 und G45.07.

Kraemer et al. (2003) geben an, dak Beobachtungen weiterer Uberginge des
molekularen Gases benotigt werden, um die Eigenschaften des molekularen
Gases zu bestimmen und somit zwischen diesen beiden Szenarien zu unter-
scheiden und verweisen hierfiir auf den in dieser Arbeit vorliegenden KOSMA
survey.

Stidlich des Feldes G45-46, bei [=45°.40, b=-0°.29, liegt das stellare schwarze
Loch GRS 19154105 (Fender & Belloni 2004), entdeckt 1992 durch den all-
sky Monitor WATCH auf GRANAT (Castro-Tirado et al. 1994). Fender et al.
(1999) bestimmten die Entfernung dieser Quelle auf 11kpc.

Mehrere Autoren untersuchten eine mogliche Interaktion der relativistischen
Ausfliisse des schwarzen Lochs mit dem interstellaren Material in umliegen-
den Bereichen. Ostrowski & Fiirst (2001) zeigten in Fig. 1 eine Uberlage-
rung einer Radiokontinuumskarte bei A=11cm mit der 60pum IRAS Karte
dieser Region. Die Verlangerung der Jetachse, gemessen von Mirabel & Ro-
driguez (1994), schneidet die Quelle G45.45+0.1 im Siidosten, speziell die
TRAS Punktquelle 19124+1106 (I=45°.54,b=-0°.007). Aufgrund der Symme-
trie zur IRAS Punktquelle 1913241035 ([=45°.19,b—-0°.44) entlang dieser
Achse, schlossen sie, dak diese beiden Punktquellen mégliche Auftreffpunkte
der relativistischen Jets des stellaren schwarzen Lochs GRS1915+105 sein
konnten. Sie untersuchten daher diese Regionen bei 10.45GHz, betonten je-
doch, daf neben der geometrischen Anordnung kein weiteres stichhaltiges
Argument fiir die angenommene These gefunden werden konnte.

Chaty et al. (2001) untersuchten die beiden diskutierten IRAS Punktquellen
mit hochauflésenden Kontinuumsbeobachtungen im Zentimeter-, Millimeter-
und Infrarotbereich, sowie Spektralbeobachtungen verschiedener Linien mit
dem IRAM 30m Teleskop, u.a. CO2-1 und *CO2-1 entlang der Jetachse. Sie
fanden mehrere Geschwindigkeitskomponenten, die starkste bei 54-55km /s,
die zweitstirkste bei ~59km/s. Ferner fanden sie bei ~6km/s eine hiervon
separierte Komponente und interpretierten diese mit Vordergrundmaterial.
Bei den FIR-Helligkeiten der IRAS-Punktquelle 19124+1106 sehen sie es als
nicht wahrscheinlich an, dafs diese aufgrund von induzierter Sternentstehung
entstanden sei.
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2.3.2 Ergebnisse
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Abbildung 2.4: Summenspektren der vier beobachteten Linien des Feldes
(G45-46. Deutlich ist die klare Geschwindigkeitstrennung der ausgedehnten
Vordergrundwolke bei ~23-28 km/s und des GMR Materials bei ~50-70
km/s zu sehen. Die Tangentenpunktgeschwindigkeit liegt fiir [=44°.85 bei
v,=62.1km /s und fiir [=46°.15 bei v;;=59.1km/s.

Summenspektren Die gemittelten Spektren aller Positionen des Feldes
(G45-46, die sogenannten Summenspektren, sind in Abbildung 2.4 dargestellt.
Deutlich erkennt man eine Trennung in drei Geschwindigkeitsbereiche.

Geméf Abschnitt 2.1 ist die Emission bei 40-80km/s dem GMR zuzuordnen.
Bei 23-28km/s findet sich die von Simon et al. (2001) untersuchte Vorder-
grundwolke. Auffillig ist, daf im Fall dieser Wolke die gemittelte 3CO1-0
Linie stérker ist als die drei Linien des KOSMA Datensatzes. Alle Linien
mit J,,>1, im speziellen auch die des hiufigeren Isotops *CO, emittieren
somit schwicher als die einzige vorliegende Linie des untersten Rotations-
iibergangs. Dies ist ein deutlicher Hinweis auf kaltes Material. In Kapitel 4
werde ich auf die Modellierung der Linienverhéltnisse detaillierter eingehen.
Zwischen Okm/s und 20km/s findet sich weiteres emittierendes Gas. Dieses
schliisselt sich in den Kanalkarten im folgenden Abschnitt in mehrere sepa-
rierte kleine Wolken auf.

Kanalkarten Die rdumliche Struktur der Emission ist in den Abbildungen
2.5-2.8 dargestellt. Ich préisentiere dort ausgewéhlte Kanalkarten und keine
iiber grofe Geschwindigkeitsbereiche integrierten Karten. Dadurch kann die
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Abbildung 2.5: generell: Gezeigt sind einzelne Kanalkarten des Feldes G45-
46. In der linken Spalte ist CO3-2 dargestellt; {iberlagert in roten Konturen ist
die entsprechende Kanalkarte in *CO1-0 in gleicher Auflésung. In der rech-
ten Spalte sind die zugehorigen Kanalkarten in CO 2-1 gezeigt, iiberlagert
mit den 1¥C0O2-1 Daten in roten Konturen. Der Farbkeil ist identisch fiir alle
Karten. Die weifie Kontur zeigt jeweils die 5o-Grenze der farbig dargestellten
Karte. Die iiberlagerten Konturen der '3CO Daten sind in 50-Schritten darge-
stellt. Die grauen Sterne zeigen IRAS Punktquellen, die verschiedenfarbigen
Dreiecke zeigen MASER Linien, deren Geschwindigkeitsstreuung die jewei-
lige Kanalkarte einschlieft; blaue Dreiecke zeigen CH;OH MASER (Caswell
et al. 1995), rote Dreiecke zeigen OH MASER (Argon et al. 2000; Forster &
Caswell 1989) und tiirkise Dreiecke zeigen HoO MASER (Forster & Caswell
1989; Churchwell 1990; Testi et al. 1997). speziell: Gezeigt sind einige kleine
Wolken bei niedrigen v;,,-Geschwindigkeiten.
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Abbildung 2.6: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell: Ge-

zeigt ist die ausgedehnte Vordergrundwolke bei 25-30 km//s.
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Abbildung 2.7: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell: Ge-
zeigt sind verschiedene kleine Wolken sowie die Hauptwolke des GMR, bei 59
km/s, das Klingonen Kriegsschiff (G45.14+0.1 und G45.45+0.1). Die von Is-
rael (1982) gefundene Quelle G45.3+0.1 kann nicht bestétigt werden.
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Abbildung 2.8: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell: Dif-
fuses ausgedehntes Material bei den hochsten Geschwindigkeiten.
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Dynamik zwischen den verschiedenen Geschwindigkeitsbereichen bei best-
moglicher rdumlicher Auflésung dargestellt werden.

In Abbildung 2.5 erkennt man verschiedene kleine Wolken bei niedrigen Ge-
schwindigkeiten. Man erkennt, daf bisher keine Maser Linien in diesen Wol-
ken gefunden worden sind und daf die meisten dieser Wolken fast nur in
der CO2-1 Emission zu sehen sind. Ferner kann keine klare Korrelation zu
IRAS Punktquellen gefunden werden - die meisten Uberlagerungen der CO
Emission mit den Positionen der IRAS Quellen erscheinen eher zufillig. Aus-
genommen hiervon sind die drei Positionen 45.56-0.11 (IRAS 1912841104,
~5.47 km/s), 45.63-0.02 (IRAS 19126+1110, ~5.47 km/s) und 46.09+0.25
(IRAS 1912541142, ~16.25 km/s), bei denen eine klare Korrelation der CO
Peaks aller vier Linien mit den IRAS Positionen festgestellt werden kann.
Die Gaskomponente von TRAS 19128-+1104 entspricht der von Chaty et al.
(2001) bei IRAS 1912441106 gefundenen Komponente von ~6km/s.

Abbildung 2.6 zeigt eine ausgedehnte Wolke CO 2-1, die in *CO 1-0 aus-
gedehnt, aber stark fragmentiert zu erkennen ist. In CO3-2 sind nur wenige
Bereiche angeregt, in '3CO 2-1 erscheint die Wolke im Prinzip gar nicht.
Das Summenspektrum zeigt analog eine sehr schwache CO3-2 Linie und kei-
ne 3CO 2-1 Emission. Es handelt sich um GRSMC 45.60--0.30 aus Simon
et al. (2001); die Ausdehnung dieser Wolke liegt weit iiber den Ausmafen
der KOSMA Karte. Es finden sich keine Maser Linien. Ferner kann keiner-
lei Korrelation zu IRAS Punktquellen und dieser Wolke festgestellt werden.
Die Kanalkarten bestétigen, daf Downes et al. (1980) H,CO Absorption in
G45.140.1 bei 24km/s, aber keine in G45.5+0.1 bei diesen niedrigen Ge-
schwindigkeiten finden konnte, da die Vordergrundwolke hier gerade ein Loch
hat.

Abbildungen 2.7-2.8 zeigen die Emission des GMR. Der Hauptteil sowie die
absoluten Peaks der CO Emission ist um 59 km/s herum anzutreffen. Bei
niedrigen Geschwindigkeiten um 50 km /s herum finden sich viele kleine Emis-
sionsgebiete. Einige hiervon erweisen sich als korreliert mit den Peakregio-
nen der Hauptemission bei ~59 km/s. Einige sind jedoch eigensténdige Wol-
ken und teilweise auch mit IRAS Punktquellen assoziiert: 45.91+0.18 (IRAS
1912441131, ~50km /s) und 45.00+0.06 (IRAS 1911141039, ~48.6km/s).
In diesem Datensatz finden sich zwei dominierende Wolkenkomplexe, die
(bzw. deren Intensititskerne) iiber einen groen Geschwindigkeitsbereich pra-
sent sind: Zum einen die Region um 45.1, zum anderen die Region um G45.45.
Der Komplex um G45.1 beinhaltet im wesentlichen die beiden mit TRAS-
Punktquellen assoziierten CO-Peaks 45.0740.13 (IRAS 19110-+1045, ~59
km/s) und 45.12+0.13 (IRAS 19111+1048, ~59 km/s). Beide Positionen sind
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mit Maser Linien assoziiert; bei der Position 45.124-0.13 liegt im iibrigen der
absolute CO Intensititspeak der Region G45-46.

Der Komplex um (G45.45 ist weitaus komplizierter strukturiert. Verschiedene
CO Peaks bei ~53 km/s vereinigen sich bei hoheren Geschwindigkeiten um
~ 56 km /s zu einer komplexen Emissionsregion mit verschiedenen CO Peaks.
Wahrscheinlich sind die beiden Punktquellen 45.46-0.04 (IRAS 19123+1101,
~b6km/s) und 45.54-0.01 (TIRAS 1912441106, ~56km/s) mit hier vorlie-
gendem CO Gas assoziiert. Sicher assoziiert ist die Punktquelle 45.46+0.06
(IRAS 1912041103, ~56-59km/s) mit dem starken CO Peak. Hier finden
sich ferner Maser Emissionen. Nordlich dieser Region erscheint bei etwas ho-
heren Geschwindigkeiten ein weiterer starker CO Peak bei 45.48+0.13(IRAS
19117+1107, ~59km/s), mit dem auch Maser Emissionslinien assoziiert sind.
Die beiden Wolkenkomplexe G45.1 und (G45.45 erscheinen bei der Peak-
Geschwindigkeit des Summenspektrums (~ 59 km/s) miteinander verbunden.
Die Kanalkarten zuvor jedoch zeigen, daf dies wahrscheinlich nicht der Fall
ist; die scheinbare Verkniipfung ist bei 45.3 in allen Tracern relativ schwach
und wahrscheinlich nur ein Projektionseffekt. Speziell die von Israel (1982)
gefundene mogliche Sternentstehungs-Quelle G45.34-0.1 ist im vorliegenden
Datensatz nicht sichtbar.

Nordlich dieser scheinbaren Verkniipfung sowie 0stlich des Wolkenkomplexes
um 45.45 erscheint weit ausgedehntes, jedoch relativ schwach emittierendes
Material, das bei 59 km /s in CO2-1 bereits mit den beiden Wolkenkomplexen
verkniipft zu sein scheint - in den anderen Tracer sind diese Regionen jedoch
noch voneinander getrennt.

Um 62 km/s werden die beiden Sternentstehungskomplexe schwicher, der
Unterschied dieser Emission zur weiter verteilten Emission wird geringer.
Ferner bildet sich, in Projektion ausgehend vom Komplex 45.45, von 45.6
bis 45.9 nach Nordosten eine Kante aus. Siidwestlich von 45.1 erscheint ein
neuer ausgedehnter Bereich.

Um 65 km/s ist die Emission, die mit den beiden Hauptkomplexen assoziiert
ist, fast ginzlich zuriickgegangen. Verblieben sind zwei Wolken bei dhnlichen
Koordinaten wie die beiden Sternentstehungswolken, die jedoch nicht mit
diesen assoziiert zu sein scheinen. Evtl. ist mit der Wolke um 45.5 die IRAS
Punktquelle 45.66+0.26 (IRAS 1911641120 ~66 km/s) assoziiert.

Die beiden mit Maser Linien verkniipften IRAS Punktquellen in der Wolke
G45.45 sind bis ~68 km /s punktformig prisent - auch Maser Linien erschei-
nen bis hier. Sie treten jedoch durch die Uberlagerung mit den Wolken bei
diesen hohen Geschwindigkeiten nicht mehr so deutlich hervor.

In der Wolke 45.1 erscheint bei ~65 km/s eine ringformige Struktur. Auch
scheint ein Rest der Sternentstehungsregion G45.12-+0.13 bei diesen hohen
Geschwindigkeiten zu sehen sein.
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Geschwindigkeitsstruktur Die beschriebene Separation verschiedener Wol-
ken erscheint deutlicher in der Darstellung der Abbildung 2.9. Die iiberlager-
ten Konturen der T,..,-Karte auf allen Teilbildern erleichtert die raumliche
Zuordnung der im folgenden diskutierten Details.

In Teilbild 1 ist die T)peqr-Karte dargestellt, die im Vergleich zur iiber 50-70
km/s integrierten Karte (Teilbild 2) mehr Struktur aufzuweisen scheint. Die
beiden Sternentstehungsregionen um 45.1 und 45.45 erscheinen dhnlich. Die
schwécheren Komponenten, die in den Kanalkarten und in der T,.,,-Karte zu
erkennen sind, sind in der gemittelten Karte im Teilbild 2 nicht zu erkennen.
Die Erklarung hierfiir ist die hohe integrierte Intensitit der beiden Regionen;
der geringe Dynamikbereich des Farbkeils bei den niedrigeren Intensitdten
14Kt diese Bereiche geglittet erscheinen.

In Teilbild 3 ist die Position vpeqr von Tp.., des jeweilgen Spektrums ge-
zeigt. Es zeigen sich einige farblich zusammenhéngende Bereiche, die den
dominierenden Wolken dieser Bereiche entsprechen. Die schwarzen Bereiche
représentieren diejenigen Positionen, bei denen T, unterhalb von 50 km/s
liegt. Beispielsweise erkennt man die Wolke bei ~ 5 km /s (Abbildung 2.5, un-
tere Kanalkarte) um [=45.55, b=0 hier wieder. Die Wolke bei (=45.9, b=0.15
erscheint mit v,..x < 53 km/s. Die bereits in den Kanalkarten zu erkennende
komplizierte Geschwindigkeitsstruktur der Wolke um [=45.45 spiegelt sich
hier hier in 53<vpeq, <62 km/s wider. Der Dynamikbereich der Wolke um
[=45.1 ist mit 58<vjeqr <60 km/s enger.

Auffillig ist der scharfe Ubergang der Wolke um 45.1 zu den Emissionsge-
bieten im Norden, Westen und Siidwesten. Durch den Sprung der v, der
Wolke 45.1 zu den umgebenden Regionen konnen diese Regionen klar als
zwei unabhiingige Wolken voneinander getrennt werden. Ahnlich deutlich se-
parieren kann man die Wolke um 45.45 von der Region im Nordosten um
~ 65 km/s sowie der langgestreckten Wolke im Nordosten bei 62-63 km/s.
Diese Trennung war nicht derart klar in den Kanalkarten sichbar. Der Grund
hierfiir liegt darin, daf sich die Wolken iiberlagern. In den einzelnen Spektren
sind diese Wolken daher nicht so klar zu trennen.

In Teilbild 4 ist die Linienbreite dargestellt, die ermittelt wurde durch die
Anzahl der Kanile, die ausgehend von v, unterbrechungsfrei eine Intensi-
tat >Tpear/2 haben. Die hochsten Linienbreiten finden sich in den Bereichen
der beiden Hauptwolken. Die Wolke 45.1 wird praktisch von den Bereichen
hochster Linienbreite umrandet, d.h. die hohen Linienbreiten befinden sich
genau auf der Grenze der unterschiedlichen Geschwindigkeitsbereiche, die in
Teilbild 3 dargestellt sind. Ahnlich verfolgen die Bereiche hoher Linienbreiten
in der Wolke 45.45 genau die Rénder der Bereiche mit dem engen Geschwin-
digkeitsbereich 58 <wpeq, <62km/s.

Schéirfere Zuordnungen finden sich in den Teilbildern 5 und 6, die die Breite
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Abbildung 2.9: Darstellungen der Geschwindigkeitsstruktur der CO 3-2 Da-
ten des Feldes G45-46. 1: T, Karte, 2: Karte der integrierten Intensitat,
integriert iiber 50-70km/s, 3: Geschwindigkeit vpeqr des Kanals von T,cq,
4: Linienbreite, {iber die die Intensitit oberhalb T,..;/2 liegt, 5: linker Flii-
gel der Linienbreite, bei niedrigeren Geschwindigkeiten als v,cqx, 6: rechter
Fliigel der Linienbreite, bei hoheren Geschwindigkeiten als v,eqx, Konturen:
Tpear in 20%-Schritten.
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(45@24-27 km /s | Moy aiaelMa] | MoptauennMo] | Myi[Me]

C03-2 | 7.25-10! 3.14-103 1.3 -10*
CO2-1 | 1.61-102 6.02-10° 2.31-10*
13CO1-0 | 2.88 103 1.41-103 4.42-103

Tabelle 2.6: Massen der Vordergrundwolke des Feldes G45-46. Das Summen-
spektrum von *CO2-1 ist insignifikant und wurde daher nicht beriicksichtigt.

des linken bzw. des rechten Linienfliigel zeigen.

Diese Korrelation ist verstdndlich. Die beiden Wolken bei 45.1 und 45.45
sind sehr intensiv, vor allem deren Peaks. Die anderen Wolken sind jedoch
im Vergleich schwach. Bei den iiberlappenden Wolken fiihrt dies dazu, daf in
den Bereichen der Peaks der beiden starken Wolken die vy, selbstverstand-
lich auf der Geschwindigkeit der intensiven Wolken liegt und die Linienbreite
relativ gering ist. Zum Rand dieser Wolken hin sinkt die Intensitdt. Auf-
grund der iiberlappenden schwicher intensiven Wolken fiihrt dies zu einer
groferen Linienbreite, jedoch hdufig nur in einem Fliigel der Linie. Sobald
die Intensitéit der zentralen Wolken am Rand unterhalb der Intensitéit der
iberlappenden Wolke sinkt, wechselt v,... sprunghaft zur Geschwindigkeit
der iiberlappenden Wolke.

Masse der Vordergrundwolke Simon et al. (2001) ermittelten fiir die
gesamte Vordergrundwolke, die eine grofere Ausdehnung hat als der in Feld
G45-46 gezeigte Teil, eine Masse von ~ 2-10*M,. Tabelle 2.6 zeigt verschie-
dene fiir diesen Ausschnitt der Wolke berechnete Massen: Fiir jedes Isotop
ist die Masse unter der Annahme berechnet worden, daf diese Linie optisch
dick (Gleichung A.45) bzw. optisch diinn (Gleichung A.46) ist, sowie unter
der Annahme, daff die Wolke im Virialgleichgewicht (Gleichung A.48) ist.
Bei den beiden ersten Wegen, die Masse zu berechnen, verwendet man die
flichengemittelte Intensitdt multipliziert mit der Fliche. Daher habe ich hier
die Intensitdt aller Pixel der Karte gemittelt und als Fliche die gesamte
Kartengrofte gewédhlt. Zur Berechnung der Virialmassen ist es sinnvoll, die
tatsiachliche Wolkenfliche zu verwenden. Hierfiir habe ich fiir jedes Isotop
die Zahl der Pixel bestimmt, die eine Intensitédt > Tqr/2 haben.

Alle Massen basierend auf den Sdulendichten liegen unterhalb der von Si-
mon et al. (2001) berechneten Massen. Die um eine GréRenordnung niedri-
gere 3CO1-0 Masse im Vergleich zu der von Simon et al. (2001) ist damit
zu begriinden, daf die intensivsten Klumpen bei diesem Wolkenausschnitt
gerade ausgespart wurden. Ferner wéhlten Simon et al. (2001) den Integra-
tionsbereich 20-30 km/s und erfafiten damit weitere Emissionsgebiete, die
wahrscheinlich mit der hier diskutierten Wolke nicht assoziiert sind.
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) b IRAS-Name ~U Maser

|1l i /s] | [y/n]
45.00 | 0.06 | 19111+1039 | 48.6 n
45.07 | 0.13 | 1911041045 59 y
45.12 | 0.13 | 19111+1048 59 y
45.46 | -0.04 | 1912341101 56 n
45.46 | 0.06 | 1912041103 | 56-59 y
45.48 | 0.13 | 19117+1107 59 y
45.54 | -0.01 | 19124+1106 56 n
45.56 | -0.11 | 19128+1104 5.5 n
45.63 | -0.02 | 19126+1110 5.5 n
45.66 | 0.26 | 1911641120 66 n
45.91 | 0.18 | 19124+1131 50 n
46.09 | 0.25 | 19125+1142 | 16.3 n

Tabelle 2.7: 12 IRAS Punktquellen, mit denen im vorliegenden Datensatz
Assoziationen gefunden worden sind.

Bemerkenswert ist der Trend, dak bei hoheren Ubergingen die Massen unter
der Annahme, daf die Linie optisch dick ist, um Grofkenordnungen gerin-
ger sind gegeniiber der entsprechenden '*CO1-0 Masse. Das lift sich nicht
sinnvoll mit einer Reskalierung des X-Faktors mittels U/ erkliren (siehe An-
hang A). Vielmehr zeigt sich hier die subthermische Anregung dieser Lini-
en, die folglich nicht mehr optisch dick sind. Es folgt somit eine Masse von
~ 3 - 103Mfiir diesen Teil dieser Wolke.

Die Virialmassen sind ~ 3 mal hoher als die Massen aus den Sdulendichten,
was sich mit hoheren Linienbreiten im Vergleich zum virialisierten Fall fiir
diese Wolkenfléche erkldren l4ft.

Korrelationen mit MIR /FIR Datensétzen Gemif Abschnitt 1.2.4 un-
terteilt sich die Staubemission Schwarzkorperstrahlung sowie die Emission
der PAHs. Die Schwarzkorperstrahlung im FIR wurde vom IRAS Satelliten
gemessen und deutet auf warmes Wolkenmaterial hin. Tabelle 2.7 listet alle
12 IRAS Punktquellen im Feld G45-46 auf, mit denen eine rdumliche As-
soziation mit dem vorliegenden Datensatz gefunden werden konnte, die CO
Emission liefert die entsprechende Geschwindigkeitsinformation.

Die 8um A-Band Karten des MSX Satelliten zeigen vornehmlich die PAH-
Emission, zu deren Entstehung starke UV-Felder notwendig sind und folglich
Indikatoren fiir massereiche Sternentstehungsregionen sind. Abbildung 2.10
zeigt eine gute Korrelation dieser Emissionspeaks mit den CO3-2 Peaks des
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Abbildung 2.10: MSX A-Band Karte (8ym) um das Feld G45-46 herum. In
Konturen ist die CO3-2 T)..,-Karte des GMR Emissionsgebietes iiberlagert,
ausgehend von 20% des absoluten Kartenpeaks in 10%-Schritten.

Sagittarius-Arms im Feld G45-46.

In Kombination beider Korrelationen ergibt sich, daf die CO3-2 Peaks asso-
ziiert sind mit warmen Bereichen der Molekiilwolken, die von massereichen
Sternentstehungsregionen geheizt werden.
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2.3.3 Diskussion

Lokalisierung Im Geschwindigkeitsbereich des Feldes G45-46, der dem
GMR zugeordnet werden kann, finden sich mehrere unterschiedliche Wol-
kentypen: Solche mit starker massiver Sternentstehungsaktivitdt und ande-
re, die keine Sternentstehungsaktivitdt vorweisen und vergleichbar deutlich
niedrigere Peaktemperaturen besitzen.

Die Tangentenpunkte liegen fiir [=45-46° bei 59-62 km /s, was einem galak-
tischen Radius von 6.1 kpc und einem Abstand zur Sonne von 5.8-6.1 kpc
entspricht, je nach Galaktischer Lange. Das Vorkommen von Wolken bei Ge-
schwindigkeiten bis zu 70 km/s zeigt die starke Geschwindigkeitsstreuung
der Rotationskurve und damit die Ungenauigkeit der kinematischen Entfer-
nungsbestimmung in diesem Bereichen der Milchstrafe.

Simon et al. (2001) ordneten die gesamte Region, aufgrund der Nihe der Ge-
schwindigkeit der Peaks der beiden intensiven Wolken zur Tangentenpunktge-
schwindigkeit, dem Tangentenpunkt zu. Die Richtung des Sichtstrahles die-
ser Region durchsticht einen langen Bereich des Sagittarius Arms von der
Lange einiger kpc. Es erscheint hier unwahrscheinlich, daf alle voneinander
trennbaren Wolken nahe beieinander am Tangentenpunkt liegen. Am wahr-
scheinlichsten liegen diejenigen mit den hochsten Geschwindigkeiten direkt
am Tangentenpunkt, die Wolken mit niedriger Geschwindigkeit somit weiter
entfernt vom Tangentenpunkt.

Die Wolken bei ~50 km/s haben einen Abstand von ca. 2 kpc zum Tangen-
tenpunkt entlang des Sichtstrahls. Es ist jedoch an dieser Stelle nicht moglich
zu entscheiden, bei welchem tatsichlichen Abstand die verschiedenen Wolken
liegen, d.h. die Doppeldeutigkeit der positiven Geschwindigkeiten innerhalb
der Sonnenumlaufbahn bleibt hier bestehen.

Einige Argumente zur Dekomposition dieser Region sind bereits von Israel
(1982) angedacht worden. So trennt er die beiden in Projektion benachbarten
Komplexe G45.14-0.1 und G45.540.1. Sein Hauptargument jedoch liegt dar-
in, dal er G45.5+0.1 eine Geschwindigkeit von 59.1km /s und G45.1+0.1 ei-
ne Geschwindigkeit von 66.9km /s zuordnet. Diese falsche Assoziation beruht
auf der schlechteren rdumlichen Auflésung seiner Daten. Mit dem Wissen um
oben gezeigte Dekomposition der beiden Wolken bei (G45.1 erkennt man auch
in Fig. 1 von Israel (1982) diese beiden unterschiedlichen Wolkenkomplexe.
Israel (1982) zitiert die HoCO Absorptionsmessungen von Downes et al.
(1980) und weifst darauf hin, dak diese eine viel hohere Extinktion fiir G45.540.0/0.1
aufweisen als fiir G45.1+0.1. Daher wahlte er fir G45.540.0/0.1 den ent-
fernten Abstand zum Beobachter. Die oben gezeigte Komplexitit der Wolke
(G45.45 konnte diese hohe Extinktion jedoch ebenso erkldren, wodurch das
Argument von Israel (1982) an Gewicht verliert.
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Abbildung 2.11: Gemittelte Intensititen im Abstand zu den vier Hauptpeaks
im Feld G45-46. Die untersuchten Daten waren alle auf der Auflésung von
120”.

Radhakrishnan et al. (1972) fanden eine starke Absorption in Richtung G45.5+0.1
bei ~ 55 km/s bis hinauf zu 70 km/s. Daher schlossen sie auf die ndhere Po-
sition dieser Region.
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Abbildung 2.12: Analog zu Abbildung 2.11 die zur Peakintensitit relativen
Intensitédten der vier Hauptpeaks im Feld G45-46.

Relative Stirke der Peaks Um der Frage nachzugehen, wie stark sich die
Peaks von den Karten integrierter Intensitit der einzelnen Linien abheben,
zeigt Abbildung 2.11 von den vier Hauptpeaks der iiber 50-70km/s inte-
grierten Karte integrierter Intenstidt vom Feld G45-46 die radial gemittelten
Intensitdten. In allen vier gezeigten Linien zeigt sich der Anstieg der Intensi-
tat zu diesen vier Positionen hin. Ferner lassen sich relative Intensitdten und
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damit physikalische Parameter fiir diese Peaks ableiten: CO3-2/C0O2-1 liegt
jeweils bei ~1, am hd6chsten jeweils in der Nahe der zentralen Position; bei
G45.458+0.058 erreicht dieses Verhiltnis die hochsten, bei G45.075+40.133
die niedrigsten Werte.

Das Linienverhéltnis *CO2-1/13CO1-0 liegt jeweils bei ~0.5 und fillt jeweils
zum Zentrum hin ab, die absolute Intensitét aller Linien steigt zum Zentrum
hin an. Dies kann mit einem Anstieg der Temperaturen und einem Abfall der
mittleren Gasdichten zu den Peaks hin interpretiert werden. Da diese korre-
liert sind mit Sternentstehungsregionen sowie Indikatoren fiir warmen Staub,
ist diese Interpretation plausibel. Eine ausfiihrliche Linienverhéltnisanalyse
erfolgt in Kapitel 4.

Abbildung 2.12 zeigt den zur jeweiligen Peakintensitit jeder Linie an je-
der dieser Positionen relativen Abfall der Intensitéiten, ausgehend vom Zen-
trum dieser Peakregionen. Deutlich erkennt man, dak das Verhaltnis CO3-
2/13C0O1-0 konstant ist auf allen Radien. Im Fall von G45.125+0.133 und
G45.075+0.133 zeigt sich, da im Fall dieser beiden Linien die Peaks rela-
tiv zur Umgebung deutlicher ausgepragt sind , als im Fall der Linie CO2-1.
Letztere ist, je nach Region, stiarker von ausgedehntem Material geséttigt als
CO3-2 und *CO1-0.

Keine massiven Ausfliisse in G45.12 und G45.07 Hunter et al. (1997)
untersuchten die Region um die beiden Sternentstehungsregionen G45.12+0.13
und G45.07+0.13 in verschiedenen CO Ubergingen zwischen J=2-1 und J=6-
5 mit dem CSO, sowie CS7-6 und verschiedenen Isotopen im 2-1 Ubergang.
Die Auflésung dieser Beobachtungen lag folglich zwischen 11” und 30”. Die
rdumliche Auflésung vom CSO-Teleskop ist viermal besser als vom KOSMA-
Teleskop.

In Abbildung 2.13 ist ein Ausschnitt der Spektren des GMR-Materials im
vorliegenden Datensatz gezeigt, der sich iiber diese beiden Positionen und
den vpeq, Sprung im Norden der Sternentstehungsregion G45.1 in Abbildung
2.9 Teilbild 3 hinweg erstreckt. Die Spektren in rot zeigen die Positionen
um G45.12+0.13 und G45.07+40.13. Gut zu erkennen ist, daf selbst bei der
vorliegenden Auflosung die ausflukartigen Spektren bei G45.124-0.13 und
G45.074-0.13 auftreten. Die Ergebnisse aus Abschnitt 2.3.2 ergaben, daf in
dieser Region zwei im Geschwindigkeitsraum iiberlappende Wolken vorliegen.
Abbildung 2.13 zeigt einen Fit zweier Gaukkurven mit konstanten Geschwin-
digkeiten in allen gezeigten Spektren. Die Formen der Spektren in Abbildung
2.13 und im speziellen an den Positionen G45.12+0.13 und G45.07+0.13 las-
sen sich dadurch erkliren, daf sich zwei Wolken bei 58.25 und 65.38 km/s
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Abbildung 2.13: Ein Ausschnitt der westlichen Region des Feldes G45-46. Im
Siiden dieser Karte erkennt man an der roten Farbe der Spektren die beiden
Sternentstehungsregionen G45.12+0.13 und G45.07+0.13. Die Spektren kon-
nen mit Hilfe von zwei Gausskurven angefittet werden. Die Positionen der
beiden Komponenten ist konstant in allen gezeigten Spektren 58.25 km/s

und 65.38 km/s.
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Abbildung 2.14: Hier sind die Karten integrierter Intensitit der beiden in
Abbildung 2.13 angefitteten Wolken gezeigt. Die Koordinaten dieser Karten
sind bzgl. [=45.5 und 06=0.0.

iiberlagern. Der durchschnittliche rms-Wert des Fits an allen Spektren lag
bei 0.232 Kelvin und somit nur leicht iber dem durchschnittlichen rms-Wert
aller Spektren (siehe Tabelle 2.2). Der Fit gelang in einigen Spektren nicht
optimal, was die Abweichung zum Wert in Tabelle 2.2 erklart. Die integrier-
ten Intensititen beider Wolken sind in Abbildung 2.14 gezeigt.

Es zeigt sich, da die Komponente bei 65.38 km/s im Norden der Sternent-
stehungsregion G45.1 sich iiber die Region G45.1 hinaus ausdehnt. Aufgrund
der Linienbreiten und der relativ geringen Geschwindigkeitsdifferenz der bei-
den Wolken iiberlappen diese in den Spektren in denen beide Wolken présent
sind.

Die Wolke bei 58.25 km/s ist dominiert durch die beiden Sternentstehungs-
regionen G45.12+0.13 und G45.074-0.13, die der Wolke eine deutliche Inten-
sitatsstruktur aufprigen. Die Wolke bei 65.38 km /s hingegen hat eine solche
Struktur nicht und zeigt eher gleichstarke Intensititen an allen Positionen.
Es handelt sich wahrscheinlich um diffus verteiltes Gas.

Im Norden von G45.1 erkennt man die oben angesprochene Positionen, bei
denen der Fit fehlgeschlagen ist. In diesen Bereichen dhnlicher Intensitit
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beider Komponenten erscheinen diese in Uberlagerung im Spektrum wie eine
einzelne, jedoch relativ breite Komponente. Dies fiihrt dazu, daf der Fit
zweier Gaufkurven teilweise fehlschlagt.

Die beiden Peaks in der 65.38 km /s Wolke in der Nihe der beiden Peaks der

58.25 km /s Wolke lassen sich ebenfalls mit fehlgeschlagenen Fits erklaren.

Betrachtet man die Spektren in den Regionen der beiden Sternentstehungsre-
gionen G45.12 und G45.07 (Abbildung 2.13), dann erscheinen diese Spektren
wie Ausfluispektren. Hunter et al. (1997) ermittelten in beiden Regionen,
G45.12 und G45.07, massive Ausfliisse von bis zu 4800 M.

Beide von Hunter et al. (1997) gefundenen Linienfliigel lassen sich mit obi-
gem Fit erkliaren. Der rotverschobene Fliigel bei hoheren Geschwindigkeiten
ist direkt klar, da in diese Richtung die Wolke bei 65.38 km /s liegt. Der blau-
verschobene Fliigel zu niedrigeren Geschwindigkeiten lafst sich aber auch er-
kliren: Bei einem Uberlapp zweier GauRkurven entsteht bei relativ geringem
Abstand der beiden Gaufkkurven eine Verteilung mit einem Peak zwischen
den beiden urspriinglichen Peaks. Somit erklirt sich der blaue Fliigel von
Hunter et al. (1997) wohl hauptséchlich durch die angenommene Linienposi-
tion von <60km/s, die bzgl. der hier bei 58.25 km/s angenommenen Wolke
rotverschoben ist. Selbstversténdlich ist die Annahme von Gaufprofilen fiir
Spektren von Molekiilwolken i.A. falsch, fiir die oben gezeigte Diskussion je-
doch ausreichend.

Auch die KOSMA Spektren mit einer um Faktor 4 schlechteren Auflosung
im Vergleich zu denen vom CSO bei gleicher Frequenz zeigen diese Ausfluf-
spektren. Die grofere Karte des vorliegenden Datensatzes jedoch ergibt mit
Hilfe des oben gezeigten Fits, dal mindestens der grofite Teil der von Hunter
ermittelten Massen nicht einem Ausflufs, sondern einer anderen Wolke zuge-
schrieben werden muf.

Shepherd & Churchwell (1996) diskutieren die Moglichkeit, dak sich die Aus-
flufmassen im Zuge der Sternentstehung bei massereichen und bei massear-
men Sternen durch ein globales Gesetz erklaren lassen. Abbildung 2.15 zeigt
eine Abhéngigkeit der Ausfluirate gegen die Leuchtkraft des untersuchten
Sterns. Es gibt nur wenige Messungen von massiven Ausfliissen in der Nihe
von Sternentstehungsgebieten. Der massive Ausfluf von Hunter et al. (1997)
ist eines der wenigen Fallbeispiele in der Literatur (Shepherd & Church-
well 1996; Churchwell 1997). Die Beobachtungen von Beuther et al. (2002)
fiihrten zu einer deutlichen Erweiterung der Zahl bekannter Ausfliisse bei
massereichen Sternen. Das rechte Teilbild der Abbildung 2.15 zeigt die ent-
sprechend komplettierte Abbildung. Hier zeigt sich, daf die meisten Ausfluf-
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Abbildung 2.15: Das linke Teilbild zeigt Fig.11 aus Shepherd & Churchwell
(1996). Gezeigt ist die Massenausflufrate gegen die bolometrische Leucht-
kraft gezeigt. Die eingezeichnete Kurve représentiert die von Shepherd &
Churchwell (1996) diskutierte Skalierung der Ausfliisse massearmer und mas-
sereicher Sternentstehungsgebiete. Diese Skalierung stiitzt sich u.a. auf die
rechts oben gezeigte Quelle G45.12. Das rechte Teilbild zeigt Fig. 5 aus
Beuther et al. (2002), der dem Plot des linken Teilbildes entspricht jedoch
mit aktuellen Daten vervollstindigt ist. Die eingezeichnete Kurve ist aus
Shepherd & Churchwell (1996) entnommen.

massen deutlich unterhalb der Approximation von Shepherd & Churchwell
(1996) liegen. Es deutet sich eine typische maximale Ausflufmasse weit un-
terhalb der von Hunter et al. (1997) angegebenen Ausflufmasse fiir G45.12
an (Beuther 2004). In diesem Kontext ist die oben gezeigte Neubetrachtung
von G45.12 und G45.07 bedeutend.

Jets des stellaren schwarzen Lochs GRS1915+105 Abbildung 2.16
zeigt die drei Spektren des vorliegenden Datensatzes bei der IRAS Punkt-
quelle 1912441106 bei einer Auflésung von 2'. Die Spektren zeigen eine breite
Emission im Bereich 50-65km/s. Eine deutliche schmale Erh6hung zeigt sich
bei 55.4km/s, hier iibersteigt ferner die Intenstiit der CO3-2 Linie die der
CO2-1 Linie, entgegen dem Durchschnitt der gesamten Linie.

Ahnlich geartete Spektren finden sich zahlreich im vorliegenden Datensatz.
Interpretiert werden kénnen sie damit, daf der schmale Emissionspeak mit



2.3. G45-46 75

; co 3-2 CO 2-1 Yeo 21 resolution: 2'

IRAS 19124+ WQ6\

Velocity (km/s)

Abbildung 2.16: Spektren in CO3-2, CO2-1 und 3CO2-1 des vorliegenden
Datensatzes bei einer Auflésung von 2’ an der Position der IRAS Punktquelle
19124+1106.

einem Wolkenkern korrespondiert, bei dem die Linienverhéltnisse auf einen
Temperaturgradienten hindeuten; eine ausfiihrliche Diskussion solcher Lini-
enverhiltnisse folgt in Kapitel 4. Die breite Emission entspricht der Emission
der Wolke, in die dieser warme, méglicherweise sternbildende Kern eingebet-
tet ist. In der Regel finden sich an solchen Positionen MSX A-Band Punkt-
quellen, die auf das Vorhandensein von Protosternen hindeuten.

Auch im Fall von TRAS 19124+1106 findet sich dieser Hinweis. Zusammenge-
nommen bedeutet dies, dafs aufgrund der vorliegenden Daten hier von einem
sternbildenden Wolkenkern ausgegangen werden kann. Dies widerspricht der
Annahme von Chaty et al. (2001), dak es sich hierbei um einen Auftreffpunkt
des relativistischen Jets des stellaren schwarzen Lochs GRS 19154105 han-
delt.

Sollte jedoch tatsdchlich in dieser Entfernung von GRS 19154105 ein Auf-
treffpunkt eines Jets liegen, dann ist der vorliegende Datensatz ideal zur
Identifizierung geeignet. Weicht man von der exakten Jetachse in unmittel-
barer Umgebung von GRS 1915+105 ab, so sind zwei mogliche Assoziationen
denkbar:

Zum einen erscheint in der Kanalkarte 62.45km /s in Abbildung 2.8 ausgehend
von der Wolke (G45.45 nach Nordosten eine gerade Kante, die in etwa in
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v|GHgz| 6 Teleskop | ref

0.178 23 Cambridge | Holden & Caswell (1969)
0.330 1.2/ VLA-C Subrahmanyan & Goss (1996)
0.408 2.65 Molonglo | Shaver & Goss (1970)

14 5" VLA-B Zoonematkermani et al. (1990)
1.408 94" Effelsberg | Reich et al. (1990)

2.695 5.1 Effelsberg | Duncan et al. (1999)

4.875 2.6/ Effelsberg | Altenhoff et al. (1979)

4.8601 0.4" VLA-B Wood & Churchwell (1989)

5 4’ Parkes Goss & Shaver (1970)

8.35 9.7+0.1" | Green Bank | Langston et al. (2000)

10 3 Nobeyama | Handa et al. (1987)

10.05 2.7 Nobeyama | Sofue (1985)

14.940 0.4" VLA-B Wood & Churchwell (1989)
14.35 | 6.6+£0.2' | Green Bank | Langston et al. (2000)

Tabelle 2.8: Radio Kontiuum Karten der Region G30-31

Richtung von GRS 1915+105 bei [=45°.40 und 6=-0°.29 extrapoliert werden
kann.

Zum anderen erscheint bei v=5.5km/s in Assoziation mit der IRAS Punkt-
quelle 1912841104 in Abbildung 2.5 eine kleine Quelle, deren nordlicher Teil
in Richtung der Jetachse von GRS 1915+105 liegt. Nimmt man fiir diese
Quelle die entfernte Position an, so ergibt sich kinematisch ein Abstand von

~11kpc in Ubereinstimmung mit der Entfernungsbestimmung von Fender
et al. (1999) fiir GRS 1915-+105.

2.4 G30-31

2.4.1 Literatur

Unterteilt man die bisherigen Beobachtungen gleichsam zu der Unterteilung
der Literatur zu Feld G45-46, dann beschriankt sie sich auf die Beobachtung
von Kontinuumskartierungen sowie die Beobachtung molekularen Materials
an ausgewahlten Positionen. Eine Kartierung des molekularen Materials, ab-
gesehen von den in Tabelle 1.1 gezeigten Surveys mit schlechter Detailauflo-
sung, sowie vor allem deren Analyse, stand somit noch aus.

Kontinuumssurveys Die Kartierungen dieser Region im Radio Kontinu-
um in verschiedensten Frequenzen wurden in &hnlichem Umfang wie im Feld
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(G45-46 durchgefiihrt und sind in Tabelle 2.8 zusammengefaft.

Die erste Beobachtung erfolgte durch Westerhout (1958) bei 1.4 GHz mit
einer Auflosung von 0°.57. Seither wird die Region mit dem Peak bei [=30.8,
b=-0.1 mit W43 bezeichnet (Quelle 43 in der Liste' von Westerhout (1958)).

Mit verbesserter rdumlicher Auflosung erfolgte die Auflésung dieser Region
in verschiedene Wolken, wie z.B. in Abbildung 2.33 zu sehen ist. Man be-
zeichnet den Westerhout-Peak [=30.8, b=0.0 weiterhin mit W43 bzw. W43
main. Lester et al. (1985) bezeichneten zwei Subkomponenten dieser Regi-
on mit W43N und W43S. Andere Autoren bezeichnen jedoch die Position
(G29.96-0.02 mit W43S (Riley et al. 1982). Ich werde daher im folgenden die
Region um [=30.8 mit W43 und die Region um [=29.96 mit G29.9 bezeich-
nen.

Einzelpositionen FEinige Positionen des Feldes G30-31 wurden detailliert
in vielen Spektrallinien untersucht. In der Regel konzentriert sich das Inter-
esse hierbei auf die beiden Hauptquellen, W43 und (G29.96-0.02.

Das molekulare Material des Feldes G30-31 wurde erstmals von Wilson et al.
(1974) mit der 11-Meter-Antenne des NRAO auf Kitt Peak beobachtet. Ab-
bildung 2.17 zeigt die Eckdaten der mit einer Auflésung von 70” beobachteten
CO1-0 Spektren. Wilson et al. (1974) fanden an vielen der untersuchten Po-
sitionen mehrere Komponenten bei Geschwindigkeiten zwischen 68 und 118
km/s. Ferner hatten sie bei zwei Positionen das Isotop *CO beobachtet. Im
Vergleich von W43 und G29 erkennt man, daf zwar die Quelle W43 kom-
plexer ist, der absolute CO Peak dieser Untersuchung jedoch in G29 bei
v=100km/s liegt.

Shibai et al. (1991) zeigten, daf im Feld G30-31, speziell in W43 die fiir den
Bereich 30°<I<51°, |b|<1° der Fluf der 158 pym CiI Linie am stérksten ist,
ein Hinweis auf hohe Sternentstehungsaktivitit.

Motte et al. (2003) untersuchten einen Bereich von 10'x12" um den W43 main
Komplex anhand von submm-Kontinuumsdaten bei 1.3mm mit MAMBO und
350um mit SHARC, jeweils mit einer rdumlichen Auflésung von ca. 11”. Sie

M'Westerhout (1958) gibt Quellen im Galaktischen Koordinatensystem I an, seither ver-
wendet man jedoch das Galaktische Koordinatensystem II. Der Ursprung des neuen Sy-
stems 1/1=0, b!=0 entspricht 11=327°.69, b’ =-1°.40 (Gal 1959).
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Abbildung 2.17: Gezeigt ist die Fig.7 aus Wilson et al. (1974), in der einer 6cm

Radiokontinuumskarte von Goss & Shaver (1970) die CO1-0 Beobachtungen
ausgewahlter Positionen im W43 Komplex markiert sind.
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fanden eine hohe Zahl dichter Kerne, bei denen es sich wahrscheinlich um
Protocluster handelt. Diese sehr aktive Sternentstehungsregion bezeichneten
Motte et al. (2003) als Galactic ministarburst region, die als Miniaturmodell
einer Starburst GGalaxie herangezogen werden konnte.

Kontext dieser Region Einige Autoren diskutieren eine interessante grofs-
skalige Struktur innerhalb des Feldes G30-31 aufgrund von Radio Kontinu-
ums Daten. Subrahmanyan & Goss (1996) beschreiben eine bogenférmige
Struktur mit einer Winkelausdehnung von 70’. Diese durchlduft den W43
Komplex in etwa von Nordwest nach Siidost und ist schon in den Karten von
Goss & Shaver (1970) zu sehen. Dieser Bogen sei moglicherweise eine Su-
perblase, produziert durch eine Assoziation von massiven Sternen in diesem
Komplex oder er konnte das Uberbleibsel eines sehr alten SN Uberrest sein.
Sofue (1985) sprechen von einem Galaktischen Bow-Schock (sieche Abbildung
2.18) und nehmen folgenden Bildungsmechanismus an: Gemaf der galactic
shock wave Theorie wird ein Schock bei einen Durchgang von interstellarem
Gas durch eine Spiral-Dichtewelle gebildet. Der Schock komprimiert das Gas
und das am Gas haftende Magnetfeld; dies fiihrt zur Bildung eines dich-
ten, magnetisierten und geschockten Spiralarms, in welchem daher verstarkt
Sternentstehung stattfinden soll, was die Entstehung der vielen Hil-Regionen
erkldren wiirde.

Tréfe ferner das Interarmgas iiberschallschnell auf solch einen magnetisier-
ten Arm, dann wiirde auf der Vorderseite des Arms ein solcher Bow-shock
gebildet werden. Die Interpretation von Sofue (1985) ist daher die, daf Ab-
bildung 2.18 einen Querschnitt einer Wellenfront eines Galaktischen Schocks
in diesem Spiralarm zeigt. Sofue (1985) betonen, daf die meisten Sternent-
stehungsregionen im W43 Komplex diesem Bogen nachgelagert sind (siehe
Abbildung 2.18). Diese Strukturen sind ferner von Nelson et al. (1984) und
Liverts (2000) modelliert worden.

Ferner erkennt Sofue (1985) diese Struktur in den CO 1-0 Karten integrierter
Intensitat von Dame et al. (1986), mit entsprechend schlechterer raumlicher
Auflésung, bei v=90-100km/s. Dies zeige, dak das CO Gas des Bogens die-
selbe Geschwindigkeit wie die des W43 Komplexes habe und daher evtl. mit
W43 physikalisch assoziiert sei.

Duncan et al. (1999) finden starke polarisierte Emission zwischen [(=20-
45° bei Galaktischen Breiten von |b|>2.0°. Diese erreicht ihr Maximum bei
[=30.0, b=-2.0. Der von Sofue (1985) diskutierte Bildungsmechanismus ei-
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Abbildung 2.18: Die gezeigten Graphiken sind aus Sofue (1985) entnommen;
der zugrundeliegende Datensatz ist ein 10 GHz Radio Kontinuums survey mit
einer rdumlichen Auflésung von 2.7'. Das untere Bild zeigt schematisch den
von den Autoren diskutierten Bow-shock um 30.5+0.0. Schraffiert dargestellt
sind Hil-Regionen und disktrete Quellen. Zu beachten sei die Haufung von
Quellen hinter bzw. in dieser Sicht links vom Bow-shock. Einigen Quellen
wurden die v, von v(H110«) /v(HoCO) nach Downes et al. (1980) zugeordet.
Uberlagert sind die Umrandungen des KOSMA-Feldes G30-31 dargestellt.
Das obere Bild zeigt eine Helligkeitsverteilung durch diesen Bow-shock bei
einer konstanten (Galaktischen Breite von 6=0.2°. Die Verteilung suggeriere
eine Schock-Struktur, zusammengepreft durch einen Fluf von rechts nach
links in dieser Abbildung (Sofue 1985).
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Abbildung 2.19: Summenspektren des Feldes (G30-31. Die Tangentenpunkt-
geschwindigkeit liegt fiir [=29°.7 bei v;,—105.5km/s und fiir [=31°.0 bei
v;=101.5km/s.

nes Galaktischen Bow-Shocks suggeriert einen moglichen Zusammenhang zur
starken polarisierten Emission bei héheren Galaktischen Breiten, wie ihn
Duncan et al. (1999) finden. Duncan et al. (1999) finden iiber groke Brei-
ten eine starke Antikorrelation von polarisierter Emission und starker Hi-
Emission. Sie ordnen diese aufgrund der zugehorigen Geschwindigkeiten dem
nahegelegenen Teil des Sagittarius Spiralarms zu. Das dichte Hi-Material im
Vordergrund wirke wie ein Farady screen und depolarisiere die polarisierte
Strahlung des Hintergrunds. Dies geschehe bei einer zunehmenden Dichte
thermischer Partikel bei dichten Hi-Regionen, oder durch ein auf Grofens-
kalen von ~10pc verwirbeltes Magnetfeld, oder beidem (Duncan et al. 1999).

2.4.2 Ergebnisse

Summenspektrum Die Summenspektren der vorliegenden Datensétze des
Feldes G30-31 sind in Abbildung 2.19 dargestellt. Sie spalten in die drei Ge-
schwindigkeitsbereiche 0-20km /s, 30-55km /s und 70-120km /s auf, wobei die
Geschwindigkeiten von 30-120 km/s nach Abschnitt 2.1 kinematisch dem
GMR zugeordnet werden konnen. Im Kontrast zum Feld G45-46 erscheint
der GMR im Mittel dieses Feldes somit nicht als eine einzelne Komponente.
Da die gemittelte Intensitat innerhalb von 30-120km/s wieder auf Null ab-
sinkt, scheint keine durchgehende Materialverteilung entlang des Sehstrahls
vorzuliegen.
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Abbildung 2.20: Fit am Summenspektrum. Unter der Annahme stetiger Ma-
terialverteilung entlang des Sehstrahls sind verschiedene Dichtefunktionen
geplottet. Links unten ein homogen gefiillter Ring, rechts unten ein Ring,
dessen Dichte vom mittleren Ring nach aufien hin linear abnimmt, links oben
ein Ring, bei dem dieser Abfall gemif einer Wurzelfunktion verldauft. Rechts
oben ein Fit zweier nicht iiberlappender Ringe.

In Abbildung 2.20 sind verschiedene Materialverteilungen abhingig vom Ga-
laktischen Radius am Beispiel des CO2-1 Summenspektrums gefittet. Der Fit
basiert auf einer stetigen Verteilung optisch diinnen Materials entlang der
Sichtlinie. Verschiedene Dichtefunktionen abhéngig vom Galaktischen Radi-
us sind dargestellt. Unabhéngig von der Dichtefunktion erkennt man, daf bei
der maximalen Geschwindigkeit, der um die Tangentenpunktgeschwindigkeit,
eine erhohte Intensitit erwartet wird. Dabei handelt es sich um einen reinen
Projektionseffekt.

Es ist nicht moglich, diese Summenspektren mit einem durchgehenden Ring
zu modellieren. Abbildung 2.20 zeigt diesen Fitversuch mit drei unterschied-
lichen Dichteprofilen. Unter der Annahme zweier vollig getrennter konzentri-
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Abbildung 2.21: Gezeigt ist die Fig.6 aus Solomon & Rivolo (1989), die die
Verteilung von CO Wolken abhingig vom Galaktischem Radius zeigt, sepa-
riert fiir warme und kalte Wolken.

scher Ringe kann das Summenspektrum jedoch relativ gut angefittet werden
(siehe Teilbild rechts oben im Abbildung 2.20). Der innere Ring hat in diesem
Fall einen Galaktischen Radius von 4.05 kpc und eine Dicke von 0.7 kpc. Der
dufere Ring hat einen Galaktischen Radius von 6.05 kpc und eine Dicke von
0.5 kpc.

In Abbildung 2.21 ist die Verteilung von CO Wolken mit Galaktischem Ra-
dius gezeigt (Solomon & Rivolo 1989). Man erkennt zwei Peaks in der ra-
dialen Verteilung der Molekiilwolken im ersten Quadranten. Skaliert man die
x-Achse im Plot von Solomon & Rivolo (1989) mit 8.5/10 auf die heute iib-
lichen Mafe, dann liegen die beiden Peaks ziemlich genau auf den Radien
der beiden Ringe, die ich mit Hilfe des Fits am Summenspektrum des Feldes
G30-31 ermittelt habe.

Dies stiitzt folglich die in Abschnitt 1.2.3 diskutierte Aufspaltung des GMR
in zwei Spiralarme, dem inneren Scutum- und dem dufleren Sagittarius-Arm.

Kanalkarten Abbildungen 2.22-2.30 zeigen ausgewdhlte Kanalkarten des
vorliegenden Datensatzes des Feldes G30-31.

Bei niedrigen Geschwindigkeiten um 5 und 7 km/s finden sich in Abbildung
2.22 grofe Wolken ohne Korrelation zu IRAS Quellen und Maser Positionen.
Sie sind wenig ausgedehnt in Geschwindigkeit und nicht sichtbar in 3CO2-1.
Um 12 km/s (Abbildung 2.23) findet sich eine intensive ausgedehnte Wolke,
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Abbildung 2.22: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. Die 3CO
1-0 Daten fehlen siidlich 6=-0.5 und im Siidwesten unterhalb [=30.2 und
b=-0.1 des mit KOSMA gemessenen Bereichs. Blaue Dreiecke zeigen CH;OH
MASER (Caswell et al. 1995; Szymczak et al. 2002), rote Dreiecke zeigen
OH MASER (Braz & Epchtein 1983; Argon et al. 2000) und tiirkise Dreiecke
zeigen HoO MASER (Palagi et al. 1993).
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Abbildung 2.23: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Gezeigt sind Kanalkarten der ausgedehnten Vordergrundwolke.
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Abbildung 2.24: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5.
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Abbildung 2.25: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Emission im Sagittarius-Arm.
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Abbildung 2.26: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Emission im Sagittarius-Arm.
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Abbildung 2.27: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5.
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Abbildung 2.28: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Emission im Scutum-Arm.
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Abbildung 2.29: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Emission im Scutum-Arm.
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Abbildung 2.30: generell: Siehe Bildunterschrift Abbildung 2.5. speziell:
Emission im Scutum-Arm.
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die aufgrund ihrer Gréfe und des Abstandes zur Galaktischen Ebene als nah
liegend klassifiziert werden kann. Hieraus ergibt sich ein Abstand von 1.0
kpc. Die Ausdehnung dieser Wolke ist >0.5°, was bei diesem Abstand >8.8
pc bedeutet. Bei der alternativen entfernten Entfernung von 13.6 kpc wiirde
dies eine Ausdehnung von >120 pc bedeuten. Auch diese grofe lineare Gro-
fse wire nicht ungewohnlich. Die Ausdehnung dieser Wolke reicht allerdings
bis zu 0.8° unterhalb der Galaktischen Ebene, was im Falle der entfernten
Positionierung einem maximalen linearen Abstand zur Ebene von 190 pc be-
deuten wiirde. Wiirde man eine solche Wolke bei der entsprechenden nahen
Entfernung derart weit von der Galaktischen Ebene positionieren, dann lége
sie mehr als 10° von der Ebene entfernt. Die Zahl solch grofser Wolken bei
diesen Galaktischen Breiten ist jedoch gering. Diese Wolke ldge somit bei
dem entfernten Abstand in den Bereich lineare Abstinde zur Galaktischen
Ebene, in dem sogenannte High Latitude Clouds (HLC) liegen. Eine HLC
der Ausdehnung von 120 pc wire jedoch duferst aukergewohnlich. Somit ist
es sehr wahrscheinlich, daf es sich hierbei um eine 1.0 kpc entfernte nah-
gelegene Molekiilwolke innerhalb der Milchstrafsenebene handelt. Die IRAS
Punktquelle 30.49-0.36 (IRAS 18456-0223, ~12km/s) kann mit dieser Mole-
kiilwolke assoziiert werden.

Nach einer relativ grofen Liicke im Geschwindigkeitsraum, mit der Ausnah-
me der kleinen am Rand der Karte auftauchenden Wolke bei 19km/s, finden
sich die néchsten Wolken bei ~ 35 km/s (Abbildung 2.24). Zwischen 35 und
63 km/s (Abbildungen 2.24-2.27) finden sich viele Wolken, hiufig jedoch oh-
ne Hinweise auf Sternentstehungsaktivitit. Einige Wolken kénnen mit TRAS
Punktquellen assoziiert werden (siehe Tabelle 2.10), die teilweise mit Maser
Linien rédumlich assoziiert sind. In einigen Fillen konnte man eine weite-
re wage Assoziation vermuten, stellt aber bei Betrachtung der iibrigen Ge-
schwindigkeitsbereiche fest, daf diese Assoziation viel wahrscheinlicher mit
der in Tabelle 2.10 angegebenen Geschwindigkeitskomponente zutrifft. Nicht
auszuschlielen ist jedoch, daf diese IRAS Punktquellen-Assoziationen hin
und wieder durch eine zufillige Uberlagerung in der Projektion doppeldeutig
sind. Bei ca. 50 km/s nimmt die Wolkenzahl deutlich ab, bei ca. 60 km/s
ist kaum eine Wolke zu sehen. Diese Liicke bis ca. 70 km/s spiegelt sich im
Summenspektrum (Abbildung 2.19) wider.

Bei 70 km/s und bei 82 km /s (Abbildung 2.27) sind grof ausgedehnte Wolken
zu sehen, die iiber den beobachteten Bereich hinausreichen. Beide Wolken
sind jedoch deutlich unterschiedlich angeordnet und daher unkorreliert.

Das Emissionsgebiet bei 82 km/s besteht aus weit ausgedehntem Material
und einigen intensiveren Bereichen. Bei 85 km/s (Abbildung 2.28) hat sich
das grobe Erscheinungsbild nicht verdndert. Bei genauerer Betrachtung je-
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doch erkennt man Variationen der Wolkenumrandung und der Position der
intensiveren Bereiche. Ubergehend zu héheren Geschwindigkeiten bleibt diese
Art der Variation zwischen den Geschwindigkeitsbereichen dhnlich.

Bei 89 km/s erscheint bei [=30.8, b=-0.1 eine sehr intensive Region, die kor-
reliert ist mit ein paar Maser Positionen und IRAS Punktquellen. Bei 95
km/s hat sich die Lage des Intensitdtsmaximums leicht verschoben, die Ma-
ser Positionen von 89 km/s sind nicht mehr prisent; es zeigen sich andere
Maser Positionen. Bei dieser Sternentstehungsregion handelt es sich um die
Quelle W43.

Bei ca. (=30.0, b=0 erscheint bei 95 km /s eine weitere intensive Wolke, die mit
IRAS Punktquellen und MASER Positionen korreliert; sie umfaft die in der
Literatur sehr ausfiihrlich untersuchte Sternentstehungsregion (29.96-0.02,
die gesamte Wolke bezeichne ich daher mit (G29.9.

Bei 101 km/s ist die Intensitét von W43 zuriickgegangen, G29.9 hat sich wei-
ter entwickelt und entsprechende Maser Positionen tauchen auf. Siidlich von
W43 erscheint eine weitere ausgedehnte und aktive Sternentstehungsregion.
Zentral bei [=30.4, b=-0.3 erscheint schliefslich eine Sternentstehungsregion,
die ich im folgenden mit G30.4 bezeichnen werde. Bei 103 km/s wird G30.4
stiarker, G29.9 geht langsam zuriick.

Bei hoheren Geschwindigkeiten > 110 km/s diinnt sich die Emission aus. Bei
111 km/s findet sich eine grofe Region zentral in der Karte, die ihre Form
bis 115 km /s deutlich é#ndert. Wahrscheinlich durch Uberlagerung verschie-
dener kleinerer Wolken. Die zentralen Regionen letzterer gehen bei héheren
Geschwindigkeiten bis 120 km/s zuriick.

Die gefundenen Assoziationen von IRAS Punktquellen mit CO Peaks sind
wiederum in Tabelle 2.10 angegeben. Bei den Bereichen iiber 110 km /s kann
keine klare Korrelation der CO Emission zu IRAS Punktquellen sowie Ma-
serpositionen festgestellt werden.

Der Bereich 70-120 km/s kann anscheinend in zwei Teile unterteilt werden.
Wie in den Abbildungen 2.27-2.30 zu sehen war, ist der Bereich >82 km/s
zwar nicht konstant {iber die Geschwindigkeiten und enthilt diverse schein-
bar nicht miteinander assoziierte Sternentstehungsregionen, jedoch ist das
grobe Erscheinunsbild &hnlich. Der Grund hierfiir liegt in der weitverteilten
CO Emission bei niedriger Intensitét, die all diese Sternentstehungsgebiete in
diesen Geschwindigkeitsbereichen umfaft. Die Region um 70km/s setzt sich
von diesem Erscheinungsbild deutlich ab, indem dort nur eine einzige grofe
Molekiilwolke zu sehen ist. Diese Trennung zeigt sich auch im Summenspek-
trum durch einen relativ breiten Emissionsbreich zwischen 80 und 120 km/s,
sowie einer davon leicht abgesetzten, wenn auch in Geschwindigkeiten nicht
klar getrennten, Komponente bei 70 km/s.
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Geschwindigkeitsstruktur In Abbildung 2.31 ist der Emissionsbereich
des Scutum-Arms dargestellt. In Teilbild 1 ist die T, Karte gezeigt. Man
erkennt viele Intensitatspeaks, vor allem im Bereich von 6<0.3°. Die meisten
dieser Peaks scheinen, mit bei niedriger Intensitit strahlenden Material, mit-
einander verbunden zu sein. Der maximale T).,; Wert liegt bei ca. (=30.32,
b=-0.12, d.h in der Wolke (G30.4. Nachststarker erscheint G29.9. Die Wolke
W43 hingegen erscheint in der T).q; nicht aukerordentlich stark.

In Teilbild 2 ist die Karte iiber 70-120 km/s integrierter Intensitit gezeigt.
Das grobe Erscheinungsbild dhnelt der T,..; in gleichem Mafe, wie schon
im Feld G45-46, d.h. man erkennt im Prinzip die gleichen Strukturen und
Peakpositionen wieder, jedoch mit weniger Dynamik im Farbkeil. Die Emis-
sionsbereiche in der Karte integrierter Intensitit sind etwas breiter, was die
grobe Struktur im Vergleich zur T,.,-Karte leicht verdndert. Im Gegensatz
zur T)qr-Karte dominiert hier die Region W43. Sie erscheint als ausgedehn-
ter Bereich mit hoher integrierter Intensitdt. Die nichststirkere Region ist
(G29.9, die jedoch Substrukturen zeigt. Die Kerne der Wolke G30.4 erscheinen
hier weniger stark.

Man kann eine klare Trennung des Emissionsbereichs in die Region (G29.9
und einen nahezu durchgehenden Emissionsbereich 6stlich von [=30.2 er-
kennen. Vergleicht man diese Karten mit den Radiokontinuumskarten, so
erkennt man auch in CO die Galaktische Bow-Shock Struktur (siehe Abbil-
dung 2.18); westlich dieser Struktur sinkt die Intensitdt des Materials unter
die 50-Grenze. Die T,...-Karte stirkt die Aussage von 2.18, dafs es ostlich
dieser Bow-Shock Struktur mehr Sternentstehungsregionen zu geben scheint.
Tatséchlich finden sich mehr CO-Peaks auf dieser Seite.

Vergleicht man diese Region mit dem G45-46 Feld, so finden sich prinzipi-
elle Ahnlichkeiten zwischen der Region G29.9 und der Region G45.45: Bei
vergleichbarer Gréfe sowohl linear als auch in Winkeln, haben beide Wolken
etwa gleichviele Kerne. Die grofte Region 6stlich der Bow-Shock Struktur un-
terscheidet sich von (G45-46 génzlich in ihrer Grofe und in der Anzahl der
Kerne.

Stidlich der Wolke G29.9 ist eine leicht fragmentierte Ringstruktur sowohl in
der T,cqx-Karte als auch in der Karte integrierter Intensitat zu erkennen.

In Teilbild 3 ist die v,..-Karte gezeigt, die die zur T).q;-Karte zugehorigen
Geschwindigkeiten darstellt. Es zeigen sich viele kleine farblich zusammen-
hingende Bereiche. Analog zur Diskussion des Feldes (G45-46 reprisentie-
ren diese Bereiche die dominanten Bereiche verschiedener sich iiberlappender
Wolken. Klar zu sehen ist, daff die in der T,..,-Karte auftauchenden Kerne
alle unterschiedliche Geschwindigkeiten haben. In dieser Darstellung schei-
nen andere Bereiche miteinander assoziiert zu sein, als man es in der Karte
integrierter Intensitit vermuten wiirde. Dort wird das menschliche Auge ver-
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Abbildung 2.31: Darstellungen der Geschwindigkeitsstruktur der CO 3-2 Da-
ten des Feldes G30-31. 1: T\, Karte, 2: Karte der integrierten Intensitt,
integriert iiber 70-120 km/s, 3: Geschwindigkeit v,..; des Kanals von Tcq,
4: Linienbreite, iiber die die Intensitidt oberhalb T,cq;/2 liegt, 5: linker Flii-
gel der Linienbreite, bei niedrigeren Geschwindigkeiten als vpeqr, 6: rechter
Fliigel der Linienbreite, bei hoheren Geschwindigkeiten als v},¢q1, Konturen:
Tpear in 20%-Schritten.
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leitet, anhand von Intensititsgrenzen Zugehorigkeiten zu definieren. Diese
kénnen jedoch durch Uberlapp verschiedener Regionen entstanden sein. In
dieser Darstellung werden nun dominante Bereiche verschiedener Kanalkar-
ten gegeniibergestellt. So ergibt sich hier eine klare Trennung der Wolke G30.4
vom grofen W43 Komplex. Diese Trennung war nicht so klar in den Kanal-
karten zu sehen, da viele der Bereiche im W43 Komplex in diffus verteiltes
Material eingefalkt wurden und dies auch die Wolke G30.4 miteinschlofs.
Der Komplex W43 selbst erscheint in der vp.qx-Darstellung sehr zerpfliickt.
Viele verschiedene Bereiche im Geschwindigkeitsbreich von 80-120 km /s tau-
chen auf. Analog zur Separation verschiedener Wolken am Beispiel von G45.1
kénnte man an einer scharfen Kante in der v,,.,,-Karte den Uberlapp verschie-
dener Wolken fitten, selbst wenn sie in den Spektren iiberlagert erscheinen.
Betrachtet man Einzelspektren dieser Region, so sieht man in diesem 40 km /s
breiten Geschwindigkeitsbereich viele voneinander separierter Bereiche. Der
Peak in der Karte integrierter Intensitat (W43) liegt in der v,.q; Darstellung
bei ca. 90 km /s; diese Position ist von einem Ring bei 95 km /s umgeben. In di-
rekter Nachbarschaft erkennt man viele verschiedene kleine Bereiche. Analog
zu G45.1 bedeutet dies, dak solche Wolken ausgedehnter sind als ihre zuge-
horigen Komponenten in der v,..,-Karte. Somit liegt bei W43 ein Uberlapp
vieler verschiedener voneinander wahrscheinlich unabhéngiger Komponenten
vor. Dies erklart, warum die integrierte Intensitit hier maximal, W43 jedoch
in der T)..;-Karte relativ unscheinbar ist. Eine weitere Bestdtigung dieses
Uberlapps ist in den Teilkarten 4-6 zu sehen, die die Linienbreite, bzw. die
breiten der beiden Linienfliigel zeigen. Im Komplex W43 entstehen die hohen
Linienbreiten durch Geschwindigkeitsiiberlagerung verschiedener Wolken.

Die Wolke G29.9 zeigt auch eine Uberlagerung verschiedener Komponenten
zwischen 90 und 100 km/s, sowie hohe Linienbreiten im rechten Fliigel am
Rand der Wolke und zentral gelegen im linken Fliigel. Hier zeigt sich wieder-
um die Ahnlichkeit zur Wolke G45.45.

Die ringartige Struktur siidlich von G29.9 ist hier nicht mehr zu erkennen,
da die verschiedenen Fragmente des Ringes in v;,,.-Geschwindigkeiten vollig
voneinander getrennt sind.

Masse der Vordergrundwolke Tabelle 2.9 zeigt die Masse der Vorder-
grundwolke des Feldes (G30-31 analog zur Berechnung der Vordergrundwolke
im Feld G45-46. Da diese Wolke jedoch im Summenspektrum nicht klar von
der Emission bei ~5-7 km/s getrennt werden kann, habe ich die gemittelte
Emission der Positionen bestimmt, fiir die die CO2-1 Intensitit > T}, ist
und somit eine Wolkenfliche A=0.0316deg? bestimmt. In dem daraufhin er-
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(30@10-14 km /s | M aiaclMa] | MoptauvennMo] | Myi[Me]

C0O3-2 | 2.41-102 1.04-10% 1.89-10°
CO2-1 | 2.55-102 9.56-103 2.47-10°
BCO02-1 | 4.82-10° 3.35-103 3.86-10!

Tabelle 2.9: Massen der Vordergrundwolke des Feldes G30-31. Der Datensatz
von ¥CO1-0 ist unvollstéindig und wurde daher nicht beriicksichtigt.

zeugten gemittelten Spektrum ist diese Wolke klar trennbar von der Emission
bei ~5-Tkm/s, da letztere hauptsichlich anderen Pixeln entstammt.

Die beiden CO-Linien ergeben konsistente Werte fiir die drei angegebenen
Massenberechnungen, die sich untereinander jedoch um jeweils eine Grofen-
ordnung unterscheiden. Unter der Annahme optisch dicker CO-Linien, was
konsistent mit dem niedrigen Isotopenverhiltnis '2/'3 R, ist, betrigt die Mas-
se dieser Wolke nur ~ 2 - 10°Mg. Der Vergleich zur Vordergrundwolke des
Feldes G45-46 sowie massereichen aktiven Wolken im GMR zeigt, dafs die
absolute Masse einer Wolke nicht direkt mit der Klassifizierung Typ I / Typ
IT aus Kapitel 4 korreliert.

Die berechneten Virialmassen sind ~ 10 mal hoher als die {iber die Saulen-
dichte bestimmten Massen. Dies deutet auf eine Linienverbreiterung hin. Die
extrem niedrige Virialmasse fiir 1*CO2-1 ergibt sich daraus, daf fast die ge-
samte *CO2-1 Emission dem Kanal 11.39 km/s entspringt.

Korrelationen mit MIR/FIR Datenséitzen Die hier in Tabelle 2.10
sowie in Abbildung 2.32 gezeigten Korrelationen mit IRAS Punktquellen so-
wie MSX-A-Band Emissionen in diesem Feld sind analog zu denen im Feld
(G45-46. Folglich ergibt sich auch hier, daf die CO3-2 Peaks mit den warmen
Bereichen der Molekiilwolken assoziiert sind, die von massereichen Sternent-
stehungsregionen geheizt werden.

Tabelle 2.11 vergleicht die Anzahl der gefundenen IRAS-Assoziationen mit
CO aus den Tabellen 2.10 und 2.7. Die absolute Zahl der Assoziationen ist
deutlich hoher im Feld G30-31 als im Feld (G45-46, relativ zu einer Einheitsfli-
che betrachtet haben beide Felder etwa die gleiche Anzahl an Assoziationen.
Die in Tabelle 2.11 bestimmte normierte Volumenanzahldichte der Assozia-
tionen §;** ist mit 1 am groften im Sagittarius-Arm des Feldes G45-46, be-
tragt im Scutum-Arm 0.66 und im Sagittarius-Arm des Feldes G30-31 0.47.
Die geringe Dichte des gesamten GMR im Feld G30-31 von 0.34 spiegelt den
Freiraum zwischen beiden Spiralarmen wieder.
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l b IRAS-Name ~U Maser
[°] ] [km /s] [v/n]
29.91 | -0.27 | 18442-0251 101.6 n
29.96 | -0.02 | 18434-0242 95.5 y
30.02 | -0.04 | 18436-0239 89.3 n
30.14 | -0.23 | 18445-0238 40-60 y, kein CO
30.23 | -0.26 | 18448-0234 101.6 n
30.26 | 0.05 | 18437-0224 38.2 n
30.30 | 0.06 | 18438-0222 38.2-43.7 y
30.31 | -0.21 | 18447-0229 101.6 n
30.35 | 0.09 | 18437-0218 95.5 n
30.35 | 0.09 | 18437-0218 111.5 n
30.38 | -0.11 | 18445-0222 85.3-89.3 n
30.38 | 0.11 | 18437-0216 82.2 n
30.38 | 0.11 | 18437-0216 111.5 n
30.42 | -0.24 | 18450-0224 103.5 n
30.46 | 0.11 | 18439-0212 70.8 n
30.49 | -0.36 | 18456-0223 12.0 n
30.51 | -0.22 | 18451-0218 115.2 n
30.54 | 0.02 | 18443-0210 46.8 n
30.55 | 0.28 | 18434-0202 70.8 n
30.58 | 0.04 | 18446-0209 46.8 y
30.69 | -0.08 | 18450-0205 85.3-89.3 y
30.72 | 0.43 | 18432-0149 54.5 y, kein CO
30.76 | -0.05 | 18450-0200 85.3-89.3 y
30.76 | -0.05 | 18450-0200 101.6 n
30.78 | -0.02 | 18449-0158 89.3 y
30.78 | -0.02 | 18449-0158 101.6 y
30.82 | -0.15 | 18455-0200 51.4 n
30.87 | -0.22 | 18458-0159 111.5 n
30.87 | -0.10 | 18454-0156 | 101.6-103.5 y
30.94 | 0.04 | 18450-0148 35.1 y
30.94 | +0.04 | 18450-0148 117.7 y, kein CO
30.94 | 0.11 | 18448-0146 101.6 y, kein CO
30.99 | -0.08 | 18455-0149 82.2 n

Tabelle 2.10: 29 IRAS Punktquellen, mit denen im vorliegenden Datensatz
Assoziationen gefunden worden sind. 4 weitere Positionen konnten nicht mit
CO assoziiert werden, sind hier aber aufgefiihrt, weil es bei der angegebenen
Geschwindigkeit eine Assoziation mit einer Maser Linie gibt.
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Abbildung 2.32: MSX A-Band Karte (8um) um das Feld G30-31 herum. In
Konturen ist die CO3-2 T),.q;-Karte des Scutum Arms iiberlagert, ausgehend
von 20% des absoluten Kartenpeaks in 20%-Schritten.

Die gemittelte Volumenanzahldichte <d:*> fiir den Sagittarius-Arm, gemit-
telt iiber das in beiden Feldern vorkommende Volumen, liegt nur ungefihr
um den Faktor 4/3 hoher als im Scutum-Arm. Daraus kann geschlossen wer-
den, dak die Sternentstehungsrate in den beiden Spiralarmen Sagittarius und
Scutum gleich ist.

Abbildung 2.33 zeigt die interferometrisch gemessene 330 MHz Radiokontinu-



2.4. G30-31 101
G45-46 G30-31

n.GMR | Sag. Sag. Scu. | Scu.+Sag. | n.GMR
absolut 3 9 6 22 28 1
pro deg? 24 28
rel. Volumen 1 0.54 14 3.44
5{355 1 0.47 0.66 0.34

<6{+*>(Sag.)=0.81

Tabelle 2.11: Vergleich der Anzahldichte der Assoziationen von IRAS Punkt-
quellen mit CO Emission in den beiden Feldern (G45-46 und G30-31. Die
absolute Anzahl kann aufgeteilt werden auf den Sagittarius Arm (Sag.), den
Scutum Arm (Scu.) und die Bereiche, die nicht im GMR liegen (n.GMR).
Die Anzahl der Assoziationen pro Quadratgrad ist vergleichbar grof. Zur
Berechnung der Volumenanzahldichte der Assoziationen §;** ist die Bestim-
mung des Volumens pro Einheitsfliche normiert auf das Volumen des Sicht-
kegelausschnittes im Feld G45-46 notwendig. Hierzu ist angenommen, daf
der Sichtkegel beim Feld G45-46 zwischen 3.5 und 8.5 kpc Entfernung zum
Beobachter vollstindig und homogen vom Sagittarius-Arm gefiillt ist. Der
Scutum-Arm beim Feld G30-31 lage entsprechend zwischen 4.5 und 10.2
kpc, der Sagittarius-Arm zwischen 2.6 und 3.7kpc sowie zwischen 10.9 und
12.0kpc. Das Volumen von Scu.+Sag. geht von einem homogen gefiillten
GMR zwischen 2.6 und 12.0kpc Entfernung vom Beobachter aus.

umskarte von Subrahmanyan & Goss (1996), iiberlagert mit den Umrandun-
gen des KOSMA-Feldes G30-31. Die Karte in 330MHz zeigt helle, ausgedehn-
te Hil-Regionen (Subrahmanyan & Goss 1996). Eine direkte Korrelation der
KOSMA-Daten ist nicht méglich, da die Karte von Subrahmanyan & Goss
(1996) nicht skalentreu ist. Die Auflésung von ~70” ist vergleichbar mit der
CO3-2 Auflésung von KOSMA. Eine vergleichende Betrachtung dieser Karte
mit der T,..; Karte von KOSMA (Abbildungen 2.2 und 2.32) ergibt, daf
viele der CO3-2 Kerne mit 330MHz Peaks korreliert sind.

2.4.3 Diskussion

Kein Galaktischer Bow-Shock Der Galaktische Bow-Shock, den Sofue
(1985) in der zweidimensionalen Darstellung gefunden haben und der auch
in der Karte integrierter Intensitdt von CO3-2 gut zu sehen ist, findet sich
weder in der v,..;-Karte, noch in einer der Karten der Linienbreiten bzw.
-fliigeln. Aufgrund hauptséchlich zweier Griinde erscheint die Struktur des
Bow-Shocks in der projezierten zweidimensionalen Karte: Zum einen die ab-
fallende Intensitidt in Form eines Bogens, was in der Karte integrierter In-
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Abbildung 2.33: 330 MHz Karte mit den Umrahmungen des KOSMA Feldes.
FWHM~70" (Subrahmanyan & Goss 1996). Die Achsen in RA und Dec sind
skalieren nicht.

tensitat in CO zu sehen ist. Zum zweiten durch den siidwestlichen Rand der
Wolke G30.4, der sich nach Norden hin zu einem ganzen Bogen vervollstén-
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digen lafst. Dieser Bogen wird deshalb als Bow-Shock erkannt, weil die Enden
des Bogens aufserhalb des Bereichs zu sehen sind, in dem die restlichen Wol-
kenkerne liegen. Ferner ist nur das siidliche Ende des Bogens bei 30.5-0.5
klar als eine solche Struktur zu erkennen; der Rest ergibt sich durch Ver-
langerung des Randes der Wolke G30.4 nach Norden hin. In der v,..i-Karte
(Teilbild 3 der Abbildung 2.31) ist die Wolke G30.4 klar vom Komplex W43
getrennt. Ferner findet sich keine Verldngerung der bogenférmigen Struktur
nach Norden hin. Sollte dieser Bogen tatsichlich existieren, dann wire der
komplette nordliche Teil von anderen und intensiveren Wolken iiberlagert.
Man sollte den Bogen dann aber noch in den Kanalkarten sehen konnen, die
die Wolke G30.4 zeigen (siehe Abbildung 2.29). Das jedoch ist nicht der Fall.
Ferner finden sich in den Karten der Linienbreiten keine Hinweise auf diese
grofraumige Struktur. Im Feld G30-31 findet sich somit kein Galaktischer
Bow-Shock, wie ihn Sofue (1985) prognostiziert hatte.

Cil-Emission In Teilabschnitt 1.2.4.2 des Kapitels 1 habe ich gezeigt, dafs
sowohl ausgehend von den Messungen des Satelliten COBE (Fixsen et al.
1999) als auch ausgehend vom Ballonexperiment von Shibai et al. (1991), die
Ci1l-Emission im Feld G30-31 deutlich starker ist als im Feld G45-46. Fixsen
et al. (1999) zeigten ferner, dak es zwei Intensitdtsmaxima in der Galakti-
schen Ebene symmetrisch um das Galaktische Zentrum herum gibt (siehe
Abbildung 2.1). Dies wurde interpretiert als eine ringférmige Struktur, in et-
wa deckungsgleich mit dem inneren Teil des Molekularen Rings. Abbildung
2.1 zeigt, dak der gesamte CiI-Strahlungsfluft im Bereich des Feldes G30-31
dreimal hoher liegt als im Bereich des Feldes G45-46.

Ci-Emission kann zum einen Sternentstehungsregionen (dichte PDRs) ent-
stammen, zum anderen findet man relativ starke CiIEmission in Regionen
niedriger optischer Tiefe in CO, also in diffus verteiltem Gas (Hollenbach &
Tielens 1997).

Der oben gezeigte Vergleich der FIR/CO Assoziationsdichte ergab keinen
signifikanten Unterschied beider Spiralarme Sagittarius und Scutum sowohl
bezogen auf die beobachtete Winkelfliche als auch auf das tatséchliche Vo-
lumen. Nimmt man an, daf die Cil-Emission hauptséichlich diesen Sternent-
stehungsregionen entstammt, dann miifkte die Flichenanzahldichte im Feld
G30-31 um den Faktor drei hoher liegen als im Feld G45-46. Dies ist selbst
dann nicht der Fall, wenn man annimmt, daf die spezielle Auswahl der Lage
des kleineren Feldes G45-46 die Anzahldichte dieser Region iiberbewertet:
Wihlt man als einen typischen Wert der Volumenanzahldichte die gemittelte
<6{¥**> des Sagittarius-Arms (siehe Tabelle 2.11) fiir das Feld G45-46, dann
ergébe sich ein zu erwartender relativer Strahlungsfluf G30-31/G45-46 von
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1.4. Der Vergleich der Linienverhéltnisse beider Felder (siehe Kapitel 4) er-
gibt keine generellen Unterschiede in deren Sternentstehungsregionen somit
keinen Anlaf von unterschiedlich produzierten Cii-Mengen in diesen Regio-
nen der beiden Spiralarme auszugehen.

Andererseits ist das Verhiltnis der beobachteten Volumina im GMR der bei-
den Felder G30-31 und G45-46 >3 und damit identisch zum Verhéltnis der
C1i-Strahlungsfliisse beider Felder. Dieses Ergebnis laft den Schluf zu, daf
der Hauptteil der Cil-Emission des inneren Teils des Molekularen Rings dem
fein verteilten Gas entstammt. Ferner handelt es sich innerhalb des gesam-

ten GMR nur um einen Projektionseffekt, der die stirkere Cil-Emission im
inneren Teil des GMR in Abbildung 2.1 bewirkt.

2.5 Zusammenfassung

Die Beobachtung der beiden ausgew#hlten Felder im Bereich des Galakti-
schen Molekularen Rings in CO3-2, CO2-1 und 3CO2-1 mit KOSMA in
Kombination zu den *CO1-0 Daten des BU-FCRAQ Surveys ergab folgende
globale Ergebnisse:

e Das Summenspektrum des Feldes G30-31 zeigt zwei separierte Ge-
schwindigkeitsbereiche fiir die Ausdehung des GMR. Ich konnte zei-
gen, dak es mit zwei konzentrischen Ringen bei 4.5kpc mit einer Dicke
von 0.7 kpc und bei 6.05kpc mit einer Dicke von 0.5kpc bei einem
wurzelformigen Dichteprofil innerhalb dieser Ringe erklirbar ist. Dies
entspricht der Aufteilung in den inneren Scutum- und den &uferen
Sagittarius-Spiralarm und ist konsistent mit der Separation warmer
Wolken nach Galaktischen Radien nach Solomon & Rivolo (1989). Die
GMR-Komponente im Feld G45-46 kann konsistent dem Sagittarius-
Arm zugeordnet werden.

e Die beiden Spiralarme, der Sagittarius-Arm und der Scutum-Arm, las-
sen sich sich aufgrund der Sternentstehungsaktivitdt und der absoluten
CO Intensitéiten nicht voneinander unterscheiden. Der Sagittarius-Arm
in Feld G30-31 erscheint diinn mit molekularem Material besiedelt zu
sein, der Scutum-Arm in diesem Feld jedoch sehr stark. Uber einen
groflen Geschwindigkeitsbereich finden sich hier zahlreiche iiberlappen-
de aktive Sternentstehungswolken. Die beiden Tangentenpunktberei-
che, der des Sagittarius-Arms in Feld G45-46 und der des Scutum Arms
in Feld G30-31, sind jedoch bzgl. der maximalen Intensitéten gleich. Die
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Volumenanzahldichte der CO-Assoziationen mit IRAS Punktquellen ist
vergleichbar in beiden Spiralarmen.

e Der obige Punkt steht der deutlich unterschiedlich starken Cii-Emission
in beiden Feldern entgegen. Ich interpretiere das damit, daf der Haupt-
teil der Cil-Emission im inneren GMR dem diffusen Gas und nicht der
Sternentstehungsregionen entstammt.

e Die Darstellung der Geschwindigkeitsstruktur in Abbildungen 2.9 und
2.31 hat gezeigt, dafs es sich bei der Emission im Geschwindigkeits-
bereich des GMR um viele separierbare Komponenten handelt. Diese
Auflésung ist nur durch eine Kartierung, nicht jedoch durch Einzelposi-
tionsbeobachtungen moglich. Der Kontrast der Intensitiatspeaks zu den
Karten der jeweiligen untersuchten Linien ist vergleichbar bei CO3-2
und 3C0O1-0, jedoch stirker als bei CO2-1, da das Zwischenklumpengas
die CO2-1 Emission stérker séttigt als die der anderen Linien.

e Die kinematische Entfernungsbestimmung der einzelnen Komponenten
in beiden Feldern ist nicht eindeutig moglich. Im Feld G45-46 ordne-
ten Simon et al. (2001) die gesamte Emission dem Tangentenpunkt zu.
Es erscheint unwahrscheinlich, daf alle diese Wolken akkumuliert an
einem Ort vorliegen, am Wahrscheinlichsten liegen die diffusen Wolken
mit den hochsten Geschwindigkeiten am Tangentenpunkt des Feldes
G45-46. Die Wolken G45.1 und G45.45 liegen somit fern des Tangen-
tenpunktes, jedoch kann aufgrund der vorliegenden Daten nicht ihr tat-
sichlicher Abstand bestimmt werden. Ahnlich verhilt es sich mit der
Abstandsbestimmung der Wolken im Feld G30-31, speziell der Stern-
entstehungsregionen W43 und G29.9.

Fiir die untersuchten Regionen ergaben sich ferner folgende Ergebnisse:

e Die Vordergrundwolke des Feldes G45-46 ist im Vergleich aller hier
untersuchten Linien der gemittelten Spektren am stérksten in 3CO1-0
prisent. Dies ist ein deutlicher Hinweis darauf, daf diese Wolke kalt
ist. Ferner konnte, in Ubereinstimmung mit Simon et al. (2001), keine
Assoziation dieser Wolke mit IRAS Punktquellen gefunden werden.

e Bei der hier erstmalig dokumentierten Vordergrundwolke des Feldes
(G30-31 handelt es sich um eine sternbildende Molekiilwolke im Abstand
von 1.0kpc zum Beobachter.

e Die von Hunter et al. (1997) prisentierten, mit dem CSO gemessenen
ausfluartigen Spektren in G45.12 und G45.07, kdnnen mit der Aufl6-
sung der vorliegenden Daten reproduziert werden. Ich konnte zeigen,
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daf aufgrund der vorliegenden grofrdumigen Kartierung, diese Spek-
tren am Besten mit dem Uberlapp zweier unterschiedlich ausgedehnter
separater Komponenten erklart werden konnen. Dieses Ergebnis geht
komform mit den Ergebnissen von Beuther et al. (2002), dak die typi-
schen AusfluRmassen deutlich unterhalb der Approximation von She-
pherd & Churchwell (1996) liegen.

e Die von Israel (1982) dokumentierte dritte Sternentstehungsregion G45.3+0.1
ist im vorliegenden Datensatz nicht sichtbar; vielmehr geht an dieser
Position die Emission stark zuriick, so dak sogar davon ausgegangen
werden kann, daf die Wolken G45.1 und (G45.45 voneinander unabhén-
gig sind.

e Ich konnte zeigen, dak es sich bei der IRAS Punktquelle 1912441106
wahrscheinlich um eine der zahlreichen sternbildenden Kerne im vorlie-
genden Datensatz handelt. Dies widerspricht der Annahme von Chaty
et al. (2001), daR es sich hierbei um einen Auftreffpunkt des relativi-
stischen Jets des stellaren schwarzen Lochs GRS 1915+105 handelt.
Ausgehend von einer Entfernung von 11kpc von GRS 1915+105 zum
Beobachter ist die mit TIRAS 1912841104 assoziierte und ansonsten
isolierte Gaskomponente bei 5.5km /s ein moglicher Kandidat fiir einen
solchen Auftreffpunkt.

e Die Bow-Shock Theorie von Sofue (1985) im Feld G30-31 wird durch
die Geschwindigkeitsauflosung des vorliegenden Datensatzes widerlegt.

e Die v,.q,-Darstellung der Datensétze in den Abbildungen 2.9 und 2.31
hat deutlich gezeigt, dafl es sich bei den Regionen W43, G29.9 und
(G45.45 um sehr komplexe Sternentstehungsregionen handelt.

Zur Datenreduktion von mehreren hundertausend Spektren habe ich eine
automatische Datenreduktionspipeline entwickelt.



Kapitel 3

Strukturanalyse

Abstract

In diesem Kapitel wende ich die Strukturanalysemethode A-Varianz (Stutzki
et al. 1998; Bensch et al. 2001; Ossenkopf et al. 2004) auf den vorliegenden
Datensatz an. Es handelt sich dabei um die erste systematische Analyse
vergleichbarer Datenkuben von mindestens drei verschiedenen Molekiillinien
sowie verschiedener Wolkentypen unter denselben Randbedingungen. Ferner
untersuche ich mit der CO3-2 Linie erstmalig einen Indikator fiir warmes Gas
mit dieser Methode.

Die A-Varianz Methode ermdglicht es, die intensitdtsgewichtete Dominanz
von Strukturen o3 (L) einer gewissen WinkelgroRe L relativ zur gesamten un-
tersuchten Karte zu messen. Diese Methode ermdoglicht es ferner, die Struk-
turinformationen der untersuchten Wolke vom Beobachtungsrauschen und
dem Einfluk des Teleskopbeams zu separieren (Bensch et al. 2001). Unter
der Annahme von fractional Brownian motion (fBm)- Wolkenstruktur 148t
sich mit Hilfe dieser Methode der Strukturparameter 5 bestimmen, der dem
Spektralindex des Leistungsspektrums der untersuchten Karte entspricht.

Die Analyse von Karten integrierter Intensitét zeigt signifikante Unterschiede
des Strukturparameters 3: Er ist am hochsten bei J,,—=3 und am niedrigsten
bei J,,=1. Ferner steigt er mit abnehmendem Geschwindigkeits-Integrations-
bereich. Ein hoher Spektralindex bedeutet einen stirkeren Kontrast der do-
minanten Struktur relativ zur gesamten Karte.

Ich wende die A-Varianz Methode erstmals auf einzelne Kanalkarten der
vorliegenden Datenkuben an. Es ergibt sich, daf die dominanten Strukturen
denjenigen Geschwindigkeitskanilen zugeordnet werden kénnen, die der Lage
der dominanten Wolkenkerne entsprechen. Ferner zeigt sich, daf die Wolken-
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kerne typischerweise lineare Gréfen von ~15pc haben. Schlieflich ermittle
ich die Linienverhéltnisse der dominanten Strukturen pro Geschwindigkeits-
kanal. Das entsprechende Linienverhiltnis von CO2-1 und *CO2-1 ist ein
sehr sensitiver Indikator fiir molekulares Material und fiihrt zu einer physi-
kalisch begriindeten Definition der Wolkenrinder.

Die beiden Spiralarme, Sagittarius und Scutum, zeigen fein verteiltes warmes
Zwischenwolkengas. Der Raum zwischen den beiden Spiralarmen ist nicht
vollstindig frei von molekularem Material, bzw. der Abstand beider Spir-
alarme ist geringer als deren Ausdehung, bestimmt nach obiger Methode.

3.1 Einleitung

Die Analyse von Strukturen im Universum im Zusammenhang mit Sternent-
stehung und die Modellierung ihrer Ursachen ist ein aktuelles Forschungs-
thema. Man begegnet ihm auf groften Skalen bei der Analyse der Gala-
xienverteilung im Universum, Populationsanalysen von Galaxienhaufen, bei
den aufgrund ihrer Struktur klassifizierten Galaxien bis hin zu den direkten
Umgebungen sich bildender einzelner Sterne.

Die Struktur innerhalb von Molekiilwolken spielt hierbei eine Schliisselrolle.
Auf der Grokenskala der Sternentstehungsregionen finden Interaktionen des
molekularen Materials der Wolke mit den Protosternen statt, was die Struk-
tur der Molekiilwolke auf diesen Grofenskalen beeinflut. Diese Interaktionen
sind einerseits Verdichtungen der Wolke zu Kernen, in denen die Protoster-
ne entstehen, und andererseits Winde, Jets und Ausfliisse der Protosterne
sowie letztlich Supernova-Explosionen sterbender massereicher Sterne, die
das molekulare Material der sie umgebenden Wolke beeinflussen, was sich
in Hil-Regionen, PDRs und Schockfronten bemerkbar macht. Méglicherwei-
se induzieren gerade die letztgenannten Prozesse ihrerseits eine Neuformung
von Protosternen in der Molekiilwolke.

Auf der Grofenskala der gesamten Galaxien erkennt man in einem Teil der
Galaxien Spiralarme und Ringe aus Gas. In einem anderen Teil der Gala-
xien finden sich keine solche Strukturen. Die strukturellen Unterschiede von
Galaxien spiegeln sich in der Klassifikation von Hubble und de Vaucouleur
wider (siehe Kapitel 1). Es ist denkbar, daf die unterschiedlichen Strukturen
in Spiralgalaxien durch den Vorbeiflug benachbarter Galaxien mitbeeinflufst
bzw. induziert werden (siehe z.B. Weinberg (1995)). Jedoch ergab die Un-
tersuchung von van den Bergh (2002), daf die Spiralgalaxietypen statistisch
unabhingig von der Umgebung der Galaxie sind. Daher scheinen vor allen die
individuellen internen Eigenschaften der Galaxien die Spiral- und Ringstruk-
tur zu bedingen.
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Ein, moglicherweise nur indirekter Zusammenhang zwischen der Sternent-
stehungsaktivitiat innerhalb einer Galaxie und dem Vorkommen von Ringen
und Spiralarmen ist unumstritten, da elliptische Galaxien einen Mangel an
Gas und jungen Sternen haben, Spiralgalaxien jedoch nicht. Entscheidend bei
der Strukturbildung in der Galaxie scheint daher die Gasdynamik zu sein.
Das Gas findet sich hauptséchlich in den Spiralarmen. Der Arm-Interarm-
Kontrast ist in der Regel bei 5-10 (Garcia-Burillo et al. 1993; Sempere &
Garcia-Burillo 1997). Die Beobachtungen in der Milchstrafe zeigten, dak das
Gas in den Spiralarmen in grofe Molekiilwolken (GMC) aufgespaltet ist (So-
lomon et al. 1987).

Dies zeigt die Schliisselrolle der Molekiilwolken zwischen den Sternentste-
hungsregionen und den Strukturen innerhalb der Galaxien. Die Untersuchung
der internen Struktur dieser Wolken ist daher ein wichtiges aktuelles For-
schungsgebiet.

Aufgrund der Projektion der tatsichlichen Struktur auf die gemessenen Da-
ten ist es nicht direkt moglich, die Struktur innerhalb der Molekiilwolken zu
untersuchen. Es wurden in den letzten Jahren verschiedene Methoden zur
Analyse der Struktur innerhalb zweidimensionaler Wolkenkarten (/,b) bzw.
dreidimensionaler Datenkuben (1,b,0) mit dem Ziel entwickelt, auf die tat-
sichlichen Strukturparameter innerhalb der Wolken schliefsen zu konnen. In
der Einleitung von Bensch et al. (2001) ist diese Entwicklung zusammenge-
fafst.

Die interne Struktur der Molekiilwolken ist wahrscheinlich fraktal beschreib-
bar (Klessen 2001), da sie vorwiegend durch die turbulente interne Wolkenbe-
wegungen erzeugt wird (Stutzki et al. 1998). Eine Moglichkeit der Struktur-
analyse einer zweidimensionalen Karte ist die Analyse des Powerspektrums:
Bei einer Fouriertransformation eines Bildes wird angenommen, daf es sich
aus einer Uberlagerung verschiedener Bildwellen mit den Wellenvektoren k
ergibt und daher in diese zerlegen 14ft. Die Amplitudeninformationen wer-

den im Powerspektrum (Leistungsspektrum) P (|E |), die Phasenlagen dieser

Bildwellen im entsprechenden Phasenspektrum dargestellt. Unter der Annah-
me zufélliger Wolkenstruktur in diesem Bild ist die Phasenverteilung eben-
falls zuféllig. Am Beispiel von Polaris zeigten Stutzki et al. (1998), dak die
Phasenverteilung dieser Wolke dem weifien Rauschens entspricht. Folglich ist
die Strukturinformation des Bildes vollstindig im Powerspektrum gegeben.
Im Falle selbstdhnlicher Struktur folgt die Verteilung im Powerspektrum ei-
nem Potenzgesetz und ist daher mit einem einzigen Wert, dem Spektralindex
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[, charakterisiert:
2 (\E\) ~ |k (3.1)

Tatséchlich findet sich ein solches Potenzgesetz in den Powerspektren vie-
ler Molekiilwolken- bzw. Hi-Karten der Milchstrake (z.B. Crovisier & Dickey
(1983); Green (1993); Bensch et al. (2001)) sowie anderer Galaxien (Stani-
mirovic et al. 1999; Huber 2002), was den Riickschluf auf eine selbstdhnliche
Wolkenstruktur suggeriert. Strukturen werden selbstdhnlich genannt, wenn
sie unabhéngig von der Grofenskala dhnliche Strukturen zeigen.

Die in Abschnitt 3.2 beschriebene A-Varianz Methode erméglicht es, das Po-
werspektrum einer Karte zu bestimmen und bietet dabei den Vorteil, die
Anteile der tatsdchlichen projezierten Wolkenstruktur von denen des Rau-
schens und des Teleskopbeams zu separieren. Eine allgemeinere, weil nicht
kartengemittelte Analysemethode der selbstdhnlichen Strukturverteilung ist
die wavelet transform Analyse (Gill & Henriksen 1990; Langer et al. 1993;
Zielinsky & Stutzki 1999). Zielinsky & Stutzki (1999) konnten zeigen, dak die
A-Varianz auf die Koeffizienten einer Wavelet-Transformation zuriickgefiihrt
werden kann und diese beiden Methoden somit eng miteinander verkniipft
sind.

Ein alternativer Ansatz der Analyse der Wolkenstruktur ist die Zerlegung
des Datenkubus in Klumpen. Neben der augenscheinlich klumpigen Erschei-
nung vieler Datensétze, basierend auf den grofsen Intensitdtsklumpen, zei-
gen viele Analysen der Anregungsbedingungen, daf die Wolken zahlreiche
kleine Klumpen unterhalb der Auflosung der Daten haben muf (z.B. Stutz-
ki et al. (1988); Stutzki & Guesten (1990); Kramer et al. (1996); Schnei-
der et al. (1998)). Es wurden verschiedene Algorithmen zur Dekomposition
des Datensatzes in einzelne Klumpen entwickelt. Die beiden bedeutensten
sind gaussclumps (Stutzki & Guesten 1990) und clumpfind (Williams et al.
1994), die beide auf dreidimensionalen Datenkuben angewendet werden. Der
clumpfind-Algorithmus zerlegt den Datenkubus ausgehend von lokalen In-
tensitdtsmaxima bis zu einer endlichen Zahl vordefinierter Konturlinienstufen
und somit in Klumpen unterschiedlicher Form. Der gaussclumps-Algorithmus
zerlegt den Datenkubus in dreidimensionale gaukformige Klumpen. Die Vor-
und Nachteile beider Algorithmen wurden von Williams et al. (1994) disku-
tiert: Bei der Identifikation der gréfsten Klumpen fiihren beide Algorithmen
zu vergleichbaren Ergebnissen. Bei der Identifikation der kleinsten Klumpen
ist der clumpfind-Algorithmus von der Wahl der untersten Intensitatskontur
abhingig, der gaussclumps-Algorithmus kann hingegen prinzipiell unendlich
kleine Klumpen identifizieren. Kramer et al. (1998) zeigten, dak daher eine
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sorgfiltige Analyse der vom gaussclumps-Algorithmus gefundenen Klumpen
notwendig ist, um die realen kleinen Klumpen von angefitteten Rauschpeaks
zu unterscheiden.

Kramer et al. (1998) fanden fiir verschiedene Wolken ein Potenzgesetz 4 o
M~ der Verteilung der Klumpenmassen mit 1.6 < o < 1.8 ohne erkennba-
re Abhingigkeit vom Isotop (CO, *CO und C'®0), des Rotationsiibergangs
(1-0 und 2-1) und der Sternentstehungsaktivitit fiir Klumpenmassen M im
Bereich 107* < M/My< 10*. Williams et al. (1994) fanden fiir die Rosette-
Wolke mit Hilfe des clumpfind-Algorithmus o =1.5. Das flachere Massenspek-
trum ist mit den oben aufgezeigten Unterschieden der beiden Algorithmen
erklarbar. Diese Massenspektren sind signifikant flacher als das der Initial-
MassFunction (IMF), dem Massenspektrum fiir Sterne. Salpeter (1955) gab
fiir Sternmassen 1<M/M<10 den Wertebereich 2.1< a;yp <2.5 an. Die-
se Unterschiede deuten entweder auf Massenverschiebungen bei der Stern-
entstehung hin, d.h. dafs nur ein relativ geringer Teil der Klumpenmasse im
Stern kondensiert wird. Eine alternative Erklarung ist, daf die meisten in CO
beobachteten Klumpen nicht gravitativ gebunden sind und das zugehorige
Massenspektrum die Charakteristika der duferen weniger dichten Bereiche
der Wolke widerspiegelt und nicht die initialen Bedingungen des protostella-
ren Kollapses (Motte et al. 2001; Kramer et al. 1998). Neuere Beobachtungen
von Staubkontinuumskarten in Sternentstehungsregionen weisen darauf hin,
da® im GroRenbereich 1072 < M/Mg< 10* Klumpen gefunden werden, die
gemif einem Massenspektrum mit o>2.0 folgen (Motte et al. 2001; Testi &
Sargent 1998).

Neben dem Klumpenmassenspektrum findet sich in der Regel ein Potenz-
gesetz in der Relation der Klumpenmassen M und der Klumpengrofen r:
M o 7. Simon et al. (2001) gaben einen Literaturwertebereich zwischen
1.7< v <2.5 an. Dieser Zusammenhang gilt in gewissen Grenzen unabhin-
gig von der Klumpenform, die bei der Wolkendekomposition zugrunde gelegt
wurde, da unterschiedliche Methoden #dhnliche Klumpen-Massen Spektren
generieren (Stutzki et al. 1998). Theoretisch ergibt sich 4 = 2 im Fall durch-
schnittlich konstanter Sdulendichte und v = 3 im Fall durchschnittlich kon-
stanter Volumendichte (Stutzki et al. 1998; Larson 1992).

Elmegreen & Falgarone (1996) fiihrte solche Potenzgesetze darauf zuriick,
dak das interstellare Gas eine fraktale Struktur besitzt, das {iber mehrere
GroRenskalen selbstéhnlich ist. Stutzki et al. (1998) schlieflich gaben den
Zusammenhang von « und ~ mittels des Spektralindex (3 des oben beschrie-
benen Powerspektrums an:

B=703-a) (3.2)
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Aus den von Kramer et al. (1998) und Simon et al. (2001) angegebenen Be-
reichen fiir & und ~ ergibt sich folglich ein Bereich 2 < g < 3.5. Mit Hilfe der
A-Varianz-Methode fanden Bensch et al. (2001) in mehreren Molekiilwolken
einen Spektralindex 2.5< 3 <3.3 unabhéngig von der Sternentstehungsakti-
vitiit, Isotop (CO und *CO) und Ubergang (1-0 und 2-1). Die oben gezeigte
Ubereinstimmung der beiden 3-Wertebereiche ist als reiner Konsistenzcheck
der Gleichung 3.2 zu werten; die Breite des mit dieser Gleichung hergeleiteten
Bereichs folgt aus der relativen Unsicherheit von ~.

Die maximale obere Grenze der selbstdhnlichen Struktur in Molekiilwolken
ist durch die Ausdehnung der Wolke selbst gegeben. Die untere Grenze und
damit die Verkniipfung zu den Kernen, in denen neue Sterne entstehen, ist
nicht eindeutig klar; die oben erwihnten Ergebnisse von Motte et al. (2001)
und Testi & Sargent (1998) sind die ersten Hinweise auf diese Grenze, ihr
Klumpenmassenbereich wird jedoch von dem von Kramer et al. (1998) un-
tersuchten Bereich umschlossen. Wie oben gezeigt, wurde bisher keine Kor-
relation zwischen den Gaswolken-Strukturparametern und der Sternentste-
hungsaktivitit gefunden.

Zwar wurden bisher zum einen verschieden aktive Molekiilwolken und zum
anderen verschiedene Isotope und Ubergéinge des CO Molekiils in die Ana-
lysen miteinbezogen, jedoch wurden die Einfliisse dieser Parameter nicht sy-
stematisch untersucht. Die beiden Felder von NGC7538 in *CO und C*O
im Datensatz von Kramer et al. (1998) waren zwar vergleichbar in der rdum-
lichen Auflosung, umfafiten jedoch nicht die gleiche Kartengrofe. Die fiinf
Karten in verschiedenen Isotopen und Ubergingen der Polaris Flare Wol-
ke im Datensatz von Bensch et al. (2001) umfaften, mit Ausnahme zweier
Karten des IRAM-30m Teleskops der zentralen Region, weder das gleiche
rdumliche Gebiet, noch fiir zwei verschiedene Isotope die gleiche Auflésung.
Langer et al. (1993) untersuchten drei Datensétze der Wolke Barnard 5 in
CO, BCO und C'80, gingen jedoch nicht niher auf die Unterschiede der
Isotope bzgl. der Strukturanalyse ein. Implizit wird angenommen, dafs weder
die Sternentstehungsaktivitiit noch die Wahl des Isotops oder Ubergangs des
CO Molekiils einen Einflufs auf die Bestimmung der Strukturparameter hat.
Der vorliegende Datensatz bietet die M&glichkeit, verschiedene Einfliisse auf
die Strukturinformation systematisch zu untersuchen.

Lazarian & Pogosyan (2000) gaben eine alternative Methode zur Bestimmung
der Spektralindizes an. Ferner argumentieren sie, daf turbulente Geschwin-
digkeiten zu Intensitdtsfluktuationen in einzelnen Geschwindigkeitskanélen
fiihren, die in Kanalkarten als kleinskalige Strukturen identifiziert werden
konnen. Mit zunehmender Geschwindigkeitsbreite solcher Kanalkarten wiir-
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de die Emission allerdings von Dichtefluktuationen dominiert werden. Dies
filhre dazu, dak mit zunehmender Kanalbreite der Spektralindex steigen wiir-
de. Bestitigt wurde diese Vorhersage von Stanimirovi¢ & Lazarian (2001) an
Hi-Daten der kleinen Magellan’schen Wolke sowie von Ossenkopf (2003) an
fBm-Strukturen, jeweils unter Verwendung der Methode von Lazarian & Po-
gosyan (2000) zur Bestimmung der Spektralindizes. Auf diesen Zusammen-
hang werde ich in Teilabschnitt 3.4.1.2 eingehen.

In Teilabschnitt 3.2 stelle ich die A-Varianz Methode und die bisherigen Ana-
lysen mithilfe dieser Methode vor. In Teilabschnitt 3.3 zeige ich die Analyse
simulierter Karten, die notwendige Ergebnisse zur Interpretation der Daten-
sitze liefert. In Teilabschnitt 3.4 présentiere ich die Analyseergebnisse des
vorliegenden Datensatzes. Teilabschnitt 3.5 wird eine Zusammenfassung ge-
ben.

3.2 Die A-variance Methode

3.2.1 Mathematische Grundlagen

Stutzki et al. (1998) entwickelten mit der A-Varianz eine neue Strukturana-
lysemethode als beliebig-dimensionale Erweiterung der Allan-Varianz (Allan
1966; Schieder 1989). Bisher wurde jedoch nur die zweidimensionale A-Varianz
zur Analyse von Mefdaten verwendet, weshalb ich mich im folgenden auf
diese beschrinken und sie einfach mit A-Varianz bezeichnen werde. Die A-
Varianz ist eine robuste Methode zur Bestimmung des Spektralindexes des
Powerspektrums, da dieser hierbei klar von den storenden Effekten des Rau-
schens, der Telekopbeamverschmierung und der Kartenrédnder separiert wer-
den kann (Stutzki et al. 1998; Bensch et al. 2001). Zielinsky & Stutzki (1999)
zeigten ferner, daf es sich bei der A-Varianz um eine Form der wavelet-
transform-Analyse handelt, jedoch aufgrund der oben genannten Vorteile bei
astronomischen Beobachtungsdaten anderen derartigen Methoden vorzuzie-
hen ist.

Die A-Varianz-Analyse wird folgendermafen durchgefiihrt: Zunéchst wird

eine 2D-Karte f(7) mit einer Filterfunktion (-) gefaltet; die A-Varianz ist
dabei definiert als die Varianz der gefalteten Karte:

0= ((11+0,m)") (3.9
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Dieses Verfahren wird fiir verschiedene Strukturgrofen L (Lag) angewendet,
was zum A-Varianz-Spektrum o3 (L) fithrt. Dieses A-Varianz-Spektrum ist
die Grundlage der A-Varianz-Analysemethode.
In der urspriinglichen Definition der A-Varianz von Stutzki et al. (1998) war
die Filterfunktion ein sogenannter French Hat:

. L
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also eine Figur, die sich aus der Differenz zweier Zylinder ergibt.

Folgt in einem gewissen Bereich das A-Varianz-Spektrum einem Potenzge-
setz 0% (L) oc L9, dann ist der Exponent dx mit dem Spektralindex 3 des
Powerspektrums dieser Karte iiber f=da+2 verkniipft, sofern 0< § <6 gilt
(Stutzki et al. 1998).

Bensch et al. (2001) verifizierten die Zuverléssigkeit der A-Varianz-Analyse-
methode zur Bestimmung des Spektralindexes 3 mittels sogenannter fBm-
Fraktale (fractional Brownian motion), also simulierten Karten mit einem
vorgegebenen Spektralindex. In einen weiteren Schritt simulierten sie reali-
stische Beobachtungsbedingungen durch Addition weifen Rauschens zu den
fBm-Fraktalen, sowie der Verschmierung mit einer zweidimensionalen Gaufs-
funktion zur Simulation des Teleskopbeams (siehe Abbildung 3.1). Hierbei
konnten sie zeigen, dafl diese Einfliisse nur auf kleinen Skalen relevanten
Einfluf auf das A-Varianz Spektrum haben, oberhalb einer gewissen Struk-
turgroRe L aber das Potenzgesetz o% (L) oc L% gemiif dem Spektralindex
der fBm-Strukturen gilt.

Karten von realen Molekiilwolken zeigen, sofern diese grof genug sind, ein
oberes Ende Lyymover der Giiltigkeit des Potenzgesetzes (siehe z.B. Stutz-
ki et al. (1998)). Das Spektrum geht oberhalb von Liymover in den Verlauf
03X (L) oc L7% iiber. dn = —2 entspricht unkorrelierten Daten, was man sich
mit Hilfe der Radiometerformel (Formel 2.1) fiir weifes Rauschen klar ma-
chen kann. Durch den stetigen Ubergang liegt die Strukturgrofe L.. des
Maximums des A-Varianz Spektrums leicht oberhalb von Ly, pover-

Ossenkopf et al. (2004) entwickelten eine Reihe Erweiterungen zu der bisher
von Bensch et al. (2001) verwendeten Routine. Sie fiihrten eine Wichtung der
einzelnen Bildpunkte ein, die es zum einen erméglicht, Karten mit uneinheit-
lichem Rauschen zu analysieren. Zum anderen ermoglicht sie, die von Bensch
et al. (2001) erwéhnten Einfliissse des Kartenrandes bei der Berechnung im
Fourier-Raum zu beriicksichtigen. Dies fiihrt zu einer deutlichen Beschleuni-
gung der Berechnung des A-Varianz-Spektrums. Ferner erweiterten Ossen-
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Abbildung 3.1: Gezeigt sind zwei Abbildungen aus Bensch et al. (2001). Das
linke Teilbild (aus Fig.6 in Bensch et al. (2001)) zeigt das A-Varianz-
Spektrum eines fBm-Fraktal mit einem Spektralindex /=3 und addiertem
weillen Rauschen unterschiedlicher Stirken. Die gestrichelte Linie entspricht
0% o« L72 Das S/N ist hier definiert als das Verhiltnis des rms des fBm-
Fraktals und dem rms des weiffen Rauschens, 03/0,. Das rechte Teilbild
(aus Fig.7 in Bensch et al. (2001)) zeigt das A-Varianz-Spektrum eines fBm-
Fraktals mit einem Spektralindex =3, gefaltet mit einem Gaufbeam, dessen
HPBW dem zweifachen Sampling entspricht. Die zugehdrige A-Varianz ist
in Dreiecken, die des urspriinglichen fBm-Fraktals in Quadraten dargestellt.
Die Approximation des gefalteten Beams durch eine quadratische Funktion
beim A-Varianz-Fit ist durch die gestrichelte Linie gegeben (Bensch et al.
2001).

kopf et al. (2004) die A-Varianz-Methode um alternative Filterfunktionen.
Urséchlich wurde dies dadurch motiviert, da der French Hat scharfe Kan-
ten hat und dadurch bei der Fouriertransformation Uberschwinger erzeugt.
Ossenkopf et al. (2004) beschrieben den French Hat allgemeiner durch die
Differenz eines Kerns (core) und eines Kranzes (annulus):

©L<T) - QL,core<,r) B QL,ann<T> (35)

mit

o[ 0o |t
—~
w
o))
N—r

@ (T) . i 1 r<
L,core o 7TL2 O Lr >
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Die urspriingliche Definition von Stutzki et al. (1998) ergibt sich bei einem
Durchmesserverhiltnis v = 3.

Durch diese Erweiterung der Definition gelang es Ossenkopf et al. (2004)
zum einen verschiedene Durchmesserverhaltnisse v zu diskutieren. Zum an-
deren erméglichte diese Form der French Hat Definition den Ubergang zur
Definition des Mexican Hats wie folgt:

@L’CON(T) = %exp ((2—;) (3.9)

2

4 72 r2
@L’(mn(r) = A1) [exp <@> — exp <(§)2>] (3.10)

DerMezican Hat ist somit entsprechend die Differenz zweier Gaufglocken.
Ferner berechneten sie den durchschnittlichen Abstand L.;; zweier Punkte
im Kern und im Kranz wie folgt:

(3.11)

Lesr 0.57v +0.52 fiir den French Hat
L 0.82v + 0.92 fiir den Mezican Hat

Nach der Faltung verbleiben in der Karte nur Variationen auf dieser Skala in
der Nahe von L.s¢, da die Variationen sowohl von den kleineren als auch von
den groferen Skalen unterdriickt werden. Die Strukturgréfe L der in dieser
Arbeit gezeigten A-Varianz-Spektren entspricht dieser effektiven Struktur-
groke L.;r entgegen den in Teilabschnitt 3.2.2 aufgefiihrten Analysen vor
Ossenkopf et al. (2004). Diese Umskalierung mit %ff = 1.12 (Bensch et al.

2001; Ossenkopf et al. 2004) hat keinen Einfluf auf die Schluftfolgerungen der
bisherigen Veréffentlichungen (Ossenkopf et al. 2004). Auf den Exponenten
da wirkt sich diese Umskalierung nicht aus.

Ossenkopf et al. (2004) fanden heraus, daf unterschiedliche Filterfunktionen
verschiedene Aspekte der Struktur innerhalb der Karten optimal detektie-
ren kénnen: Der Mexican Hat hat die beste Strukturauflosung bei einem
Durchmesserverhéltnis von v <1.4, zeigt bei 1.4< v <1.7 jedoch noch ei-
ne einigermafen gute Empfindlichkeit. Der French Hat hat seine maximale
Empfindlichkeit bei 2.3< v <2.5. Die Genauigkeit der Bestimmung des Spek-
tralindexes hingegen liegt bei beiden Filtertypen hoch, wenn das Durchmes-
serverhéltnis v 2.0 ist. Ossenkopf et al. (2004) favorisieren als Kompromif
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den Mezican Hat mit v ~1.5.

Zur Berechnung der A-Varianz-Spektren habe ich die IDL-Routine deltavar-
widget (Version 2.0) von Volker Ossenkopf verwendet, die die von Ossenkopf
et al. (2004) entwickelten Optionen beinhaltet. Zum Vergleich habe ich drei
verschiedene Filterfunktionen verwendet: Den Mezican Hat mit v = 1.5, den
French Hat mit v = 2.3 und den traditionell verwendeten French Hat mit
v =3.0.

3.2.2 Bisherige Anwendungen

Die erste Untersuchung einer Karte molekularen Gases mit der A-Varianz
prisentierten Stutzki et al. (1998). Sie analysierten eine *CO1-0 Karte, die
Teil des FCRAO Survey der duferen Milchstrake ist, sowie die Polaris-Flare-
Wolke in CO1-0 und erhielten §=2.68 bzw. §=2.77.

Eine umfassende Untersuchung von Daten mehrerer Molekiilwolken fiihrten
Bensch et al. (2001) durch. Bei diesen Daten handelt es sich zum einen um
an unterschiedlichen Teleskopen beobachteten Datensitze der Polaris-Flare-
Wolke (u.a. Falgarone et al. (1998)), zum anderen handelt es sich um Be-
obachtungen in Perseus/NGC 1333, Orion A, Orion B, Mon OB1/NGC224
und Mon R2, beobachtet mit dem 7m AT&T Bell Laboratories in *CO1-
0. Sie untersuchten Karten mehrerer Regionen und unterschiedlicher Linien
der beiden Hauptisotope (CO und 3CO, 1-0 und 2-1) sowie unterschiedli-
cher rdumlicher Auflésung und fanden Spektralindizes zwischen 2.5 und 3.3,
unabhéngig von der untersuchten Linie, der rdumlichen Auflésung und der
Sternentstehungsaktivitit. Das Fit-Interval, d.h. der Bereich oberhalb der
Auflosungsgrenze bis hin zu L., lag hierbei in linearen Skalen zwischen
0.02 und 6pc.

Huber (2002) wendete die A-Varianz Analysemethode auf verschiedene Teil-
regionen einer CO1-0 Karte der Spiralgalaxie M51 an. Er fand einen durch-
schnittlichen Spektralindex von 2.0940.19 in den Spiralarmen und 1.69+0.26
in den Interarmregionen. Im Vergleich zu den 3CO1-0 Daten der duferen
Milchstrake, wo er im Mittel verschiedener Teilregionen [=2.61+0.28 bei
einem durchschnittlichen Fit-Interval von 2-18pc lineare Dimension findet,
findet er in M51 in der zentralen Region (3=2.174+0.20 bei einem durch-
schnittlichen Fit-Interval von 28-128pc.

Ferner présentiert Huber (2002) A-Varianz-Spektren des BU-FCRAO Da-
tensatzes des GMR bei 40°</<50° und -1°<b<0.5°.

Bensch et al. (2001) fanden in Polaris/Flare den Trend, daf der Spektralindex
mit abnehmendem linearen Skalen des Fit-Intervalls zunimmt. In Kombinati-
on aller oben erwihnten Analysen fand Huber (2002) einen dhnlichen Trend,
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dominiert durch den Vergleich des Scatters der Spektralindizes in der Milch-
strake und der in M51. Ich gehe auf diesen Trend in Abschnitt 3.4.1.2 ndher
ein.

Ossenkopf et al. (2001) untersuchten mit der Staubkontinuumskarte von Ser-
pens (Testi & Sargent 1998) eine Karte, die nicht molekulares Material zeigt.
Sie erhielten 5=0.8 im signifikanten Fitbereich zwischen 5.5” und 73” und in-
terpretierten dies damit, dafs es sich um eine interferometrisch aufgenomme-
ne Karte handelt. Mit der 1.3mm Kontinuumskarte von pOph (Motte et al.
1998) untersuchten Ossenkopf et al. (2004) erstmals eine an einem single-
dish-Teleskop gemessene Staubkarte. Sie erhielten $=2.68 bei einem linearen
Fit-Interval zwischen 0.01 und 0.1pc.

Ossenkopf & Mac Low (2002) wendeten die dreidimensionale A-Varianz-
Methode auf simulierte 3D-Geschwindigkeitskuben an und untersuchten hier-
bei turbulente Wolkenmodelle. Die Ubertragung dieser Methode auf Beob-
achtungsdaten ist jedoch nicht moglich.

Die A-Varianz der oben gezeigten Analysen erreichen bei L., eine obere
Strukturgrofe des selbstdahnlichen Verhaltens. Sofern bis hier berechnet, setzt
sich das A-Varianz Spektrum oberhalb von L,..; mit oa o< L2 gem#R unkor-
relierter Daten fort. Eine Ausnahme hiervon bilden die A-Varianz-Spektren
von Mon R2 und Perseus/NGC1333 (Bensch et al. 2001), die beide nach
einem leichten Abfall oberhalb von L, zu den maximalen Strukturgro-
fen hin wieder ansteigen. Bensch et al. (2001) gehen nicht weiter auf diese
Bereich der A-Varianz Spektren ein, da sie von Kartenrandeffekten bei der
A-Varianz-Berechnung ausgehen (Bensch 2004).

Neben den von Bensch et al. (2001) untersuchten fBm-Strukturen untersuch-
ten Ossenkopf et al. (2004) weitere kiinstliche Strukturen mit dem Zweck, die
Robustheit der Analysemethode zu testen. Zunéchst untersuchten sie peri-
odische Strukturen zum Test der Giite der Bestimmung der Spektralindizes,
schlieflich untersuchten sie nichtperiodische Strukturen an verschiedenen Po-
sitionen in den Testkarten, um die Qualitit der von ihnen implementierten
Kartenrandbehandlung zu testen. In Abschnitt 3.3 ergédnze ich diese Unter-
suchungen der Analysemethode mit dem Zweck, die in den nachfolgenden
Abschnitten untersuchten A-Varianz-Spektren der in dieser Arbeit unter-
suchten Mefidaten interpretieren zu konnen.
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3.3 Simulationen

Im Abschnitt 3.4 werde ich eine ausfiihrliche A-Varianz-Analyse des vorlie-
genden Datensatzes préisentieren. Um die Analyseergebnisse zu untermauern
ist es notwendig, die A-Varianz-Analysemethode an simulierten Beispielkar-
ten zu beleuchten. Die bisherigen Untersuchungen simulierter Karten von
Bensch et al. (2001) und Ossenkopf et al. (2004) sind hierfiir nicht aus-
reichend. Die Karten der in diesem Teilabschnitt untersuchten A-Varianz-
Spektren von simulierten Strukturen haben exakt die Dimension des Feldes
G30-31; dies ermdglicht die Ubertragung der Ergebnisse auf die Analyse der
Mefdaten unter denselben Randbedingungen. Abbildung 3.2 zeigt 12 Kar-
ten mit den zugehorigen A-Varianz-Spektren, auf die ich im folgenden ein-
gehen werde. Die A-Varianz-Spektren wurden mit dem Mexican Hat Filter
mit v=1.5 und der Option cut at edges zur Behandlung des Kartenrandes
berechnet.

3.3.1 Simulationen

Teilkarte 1 zeigt weifes Rauschen. Das zugehorige A-Varianz-Spektrum
folgt dem fiir weikes Rauschen theoretischen Abfall 03 o L2 fiir nicht kor-
relierte Datenpunkte auf allen Grofenskalen L.

Unterhalb der Strukturgréfen L=1' entsprechend dem zweifachen Pixelab-
stand weicht die A-Varianz von diesem Verlauf ab; dies gilt konsistent fiir alle
anderen Teilkarten. Hierbei handelt es sich um ein unvermeidbares Problem
der Fourier-Transformation. Erst der zweite Punkt des A-Varianz-Spektrums
ist signifikant (Ossenkopf 2004). Hier, wie in den folgenden Teilkarten, ist da-
her der theoretische Verlauf des weifen Rauschens 02 o< L~2 eingezeichnet,
der den jeweils zweiten Punkt der A-Varianz-Spektren schneidet. Die be-
rechneten Punkte im A-Varianz Spektrum des Teilbilds 1 weichen leicht von
diesem theoretischen Verlauf ab. Die Ursachen sind wahrscheinlich numeri-
sche Naherungen in der Erzeugung des weiflen Rauschens oder der Berech-
nung von o4 (numerisches Rauschen, Sampling-Effekt). Diese Abweichungen
fallen fiir die weiteren Diskussionen nicht ins Gewicht.

In Teilkarte 2 ist auf das weifse Rauschen eine konstante Intensitit addiert
worden. Man erkennt, dafs der Verlauf des A-Varianz-Spektrums nicht von
dem bei reinem weiflen Rauschen abweicht. Auch die absoluten Werte von
0% sind quasi identisch mit denen der Teilkarte 1. Dies liegt in der Analyse-
methode begriindet: Der offset ist sowohl im positiv gezéhlten Kern als auch
im negativ gezdhlten Kranz enthalten und hebt sich daher auf.

In Teilbild 3 sind reale, am Teleskop aufgenommene Mefwerte eingetragen.
Zu sehen ist eine iiber einen emissionsfreien Bereich integrierte Karte. Ich ha-
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Abbildung 3.2: Einige kiinstlich erzeugte Karten und die zugehorigen A-
Varianz Spektren (Mexican Hat mit v=1.5): 1: weilles Rauschen, 2: weifes
Rauschen-+konstanter offset, 3: rms der Mefdaten, 4: Quadrat auf weillem
Rauschen, 5: zwei Quadrate wie in 4 auf weiflem Rauschen, 6: wie 5 nur
anders positioniert, 7: Rechteck auf weiffem Rauschen. Die schmale Seite
hat die Kanten linge der Quadrate aus 4-6, 8: Quadrat mit doppelter Kan-
tenldnge auf weiflem Rauschen, 9: Zwei Quadrate verschiedener Grofe auf
weillem Rauschen, 10: riesiges Quadrat auf weifem Rauschen, 11: riesiges
Rechteck auf weiflem Rauschen, 12: kleines Quadrat und riesiges Rechteck
auf weilem Rauschen. Allgemein: Der Farbkeil geht von niedrigen Intensi-
taten bei Schwarz iiber Rot bis Weifl bei héchsten Intensitidten. Die absoluten
Werte sind hier nicht von Belang. Die durchgezogenen griinen Linien und die
gepunkteten blauen Linie entsprechen o3 oc L™2. Die in Teilbild 9 zusitzlich
gezeigte durchgezogene rote Kurve entspricht dem Fit der Steigung da nach
Bensch et al. (2001).
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be bewuft eine relativ schlechte Datenqualitit gewéhlt, um den maximalen
Einfluk der Datenqualitit auf die A-Varianz-Spektren ermitteln zu konnen.
Die Karte wurde in um 15" versetzte und sich leicht iiberlappende quadra-
tische Teilkarten mit einer Kantenldnge von 16.5 gemessen. Es sind neben
dem Rauschen Mefkfehler enthalten, deutlich erkennbar sind die typischen
Streifen in den Teilkarten, die bei on-the-fly Messungen entstehen konnen.
Das A-Varianz-Spektrum dieser Karte zeigt einen streng monotonen Abfall,
allerdings weicht es schon bei kleinen Strukturgréfsen vom Verlauf desjenigen
der reinen Rauschkarte (Teilkarte 1) ab. Oberhalb von L=20' gilt 0% oc L.
Dieses Spektrum ist wie folgt zu interpretieren: Zum einen ist die A-Varianz-
Methode in der Lage, die Strukturgrofen dieser Meffehler (otf-Streifen) zu
detektieren; im Bereich zwischen L=1" und L=20' sind die o3 von diesen
MeRfehlern beeinfluRt. Oberhalb von L=20’ gilt 03 o L~2 und folglich keine
Korrelation der Datenfehler auf diesen Grofsenskalen. Die Strukturinforma-
tion der emissionsbehafteten Karten in Abbildung 3.14 ist um mindestens
zwel Grokenordnungen stirker als die hier gezeigten Strukturinformationen.
In Teilbild 4 ist eine kiinstliche Struktur in die Karte weiffen Rauschens
eingesetzt worden: Ein Quadrat mit der Seitenldinge 4.5'und folglich einer
Diagonalen von ~6.4'. Das Maximum des A-Varianz-Spektrums liegt bei
Lyear=5.3', mehr als eine Stiitzstelle (Lag von tatsichlich berechneten A-
Varianz-Werten) oberhalb von ~4.5'und anderthalb Stiitzstellen unterhalb
von ~6.4". Das zeigt, dak die dominante Struktur weder die Kante noch die
Diagonale des Quadrats ist, sondern dazwischen liegt. Bei grofen Struktur-
grofen L nihert sich das A-Varianz-Spektrum dem L~2 Abfalls an, tatséch-
lich erreicht wird er bei L=20'.

In Teilbild 5 ist in der Karte dieselbe Struktur von Teilbild 4 zweimal vor-
handen. Man erkennt, daf sich im A-Varianz-Spektrum gegeniiber Teilbild 4
im Prinzip nur die Stirke des Strukturpeaks erhéht hat: Die Strukturgroke
Lpear ist identisch mit der in Teilbild 4, die Strukturinformation o3 (Lpeat)
ist mit 2% Abweichung gegeniiber Teilbild 4 verdoppelt. Erstaunlicherweise
erreicht dieses A-Varianz-Spektrum bereits oberhalb von L=12" den L2 Ab-
fall. Dies ergibt sich einfach aus dem steileren Abfall des A-Varianz-Spektrum
oberhalb von L.

Die Karte in Teilbild 6 unterscheidet sich von Teilbild 5 nur in der unter-
schiedlichen Anordnung der beiden Quadrate in der Karte. Abbildung 3.3
zeigt einen Vergleich der A-Varianz-Spektren der Teilbilder 4, 5 und 6. Die
Teilbilder 5 und 6 unterscheiden sich signifikant bis zu 20% bei groken Struk-
turgrofen, ansonsten sind sie quasi identisch. Erklarbar ist dies damit, daf
der rdumliche Abstand der Quadrate zu den Kartenrdndern praktisch eine
weitere Strukturgréfe innerhalb der Karten ist, die diese beiden Karten un-
terscheidet. Sowohl 0% von Teilbild 5 als auch von Teilbild 6 erreichen bei
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Abbildung 3.3: Verhiltnisse der A-Varianz-Spektren der Teilbilder 4, 5 und 6
aus Abbildung 3.2. 4* bezeichnet eine zu 4 identische Karte mit dem gleichen
Rauschniveau, jedoch ist die Intensitdt des Quadrates zur passenden Gewich-
tung um /2 gegeniiber Teilbild 4 erhéht. Die senkrechte Linie markiert Lpeak
aus Teilbild 4.

den zentralen Strukturgréfen nur knapp die doppelten Werte der 0% von
Teilbild 4. Zum Vergleich ist die Kurve 4*/4 eingetragen, die das A-Varianz-
Spektrum aus Teilbild 4 mit dem einer fast identischen Karte (4*) vergleicht,
bei der die Intensitit des Quadrates um /2 gegeniiber der Karte in Teil-
bild 4 erhoht ist. Bis hin zu Strukturgréfen, die deutlich oberhalb von L.
liegen, liefern sowohl die Teilbilder 5 und 6 als auch 4* vergleichbare Er-
gebnisse, bei den groften Skalen unterscheiden sich die A-Varianz-Spektren
jedoch deutlich voneinander. Entsprechend erreicht auch 4* analog zu Teil-
bild 4 in Abbildung 3.2 den L~2 Abfall erst bei groferen Strukturgrofen als
die A-Varianz-Spektren der Teilbilder 5 und 6.

In Teilbild 7 der Abbildung 3.2 ist als Struktur ein Rechteck der Grofe
4.5'x19.5" dargestellt. Der Peak im A-Varianz-Spektrum liegt bei 7.5, also
deutlich unterhalb der lingeren Kantenldnge.

Das Quadrat in Teilbild 8 hat eine Kantenlédnge von 19.5’, der Peak im A-
Varianz-Spektrum liegt bei 23.5’. Gemék der Erwartungen ist hier die Peak-
position relativ zum Teilbild 4 skaliert, L. liegt oberhalb der Kantenlange
und damit deutlich oberhalb derer von Teilbild 7. Betrachtet man den von
kleinen Strukturgrofen zum Peak hin ansteigenden Bereich dieses A-Varianz-
Spektrums, so fallt auf, dak hier kein Potenzgesetz vorliegt; ein konstanter
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Exponent da kann somit nicht angegeben werden. Dies ist verstindlich, da
eine einzige Strukturkomponente nicht durch eine fraktale Strukturverteilung
erklart werden kann.

Im Fall astronomischer Karten beobachtet man jedoch im Gegensatz zu oben
gezeigten relativ einfachen Systemen Kombinationen verschiedener Grofens-
kalen bei unterschiedlichen Intensitdten. Einen ersten Schritt hierzu zeigt
Teilbild 9: Gezeigt ist die Uberlagerung des grofen Quadrates aus Teilbild
8 mit der Kantenléinge von 19.5" und einem kleineren Quadrat der Kantenlén-
ge 9.5" und folglich einer Diagonalen von ~13.4’. Der Strukturpeak liegt bei
21.1', also leicht unterhalb desjenigen in Teilbild 8 aber immer noch oberhalb
der Diagonalen des groferen Quadrates. Betrachtet man den Anstieg zum
Peak bei kleineren Strukturgréfen, so fillt auf, daf zwischen ~6" und ~11’
ein quasi linearer Anstieg vorliegt. Bei einer Kombination von lediglich Ob-
jekten liegt kein Fraktal vor! Es ist folglich, wie dieses Beispiel zeigt, relativ
einfach moglich, in einem gewissenen Strukturgrofenbereich einen konstanten
Exponenten da zu erhalten, ohne daf ein Fraktal vorliegt. Selbstverstindlich
ist dies nur ein Gegenbeispiel und keine Widerlegung der Annahme selbst-
dhnlicher Wolkenstrukturen in Molekiilwolken.

Ich mochte nun ermitteln, inwiefern die Lage des Peaks L., mit der Struk-
turgréfe korreliert ist. Dazu habe ich in Abbildung 3.4 das A-Varianz-Spek-
trum des Teilbildes 8 aus Abbildung 3.2 gezeigt und vier Strukturgréfien
eingetragen: L,..;, die Kantenléinge und die Diagonale des Quadrates sowie
den effektiven Durchmesser, also den Durchmesser eines Kreises mit der Fla-
che dieses Quadrates. Die Lage des Peaks des A-Varianz-Spektrums liegt,
wie oben bereits erwdhnt, zwischen der Diagonalen und der Kantenldnge
des Quadrates. Bei der A-Varianz-Methode werden kreissymmetrische Fil-
terfunktionen eingesetzt, die untersuchten Strukturen werden daher entspre-
chend effektiv verschmiert. Der effektive Durchmesser weicht nur eine Stiitz-
stelle von der Lage des Peaks ab; diese effektive Strukturgréfte wird somit
relativ gut durch L., reprasentiert. Als moglicher Grund fiir die verbleiben-
de Abweichung ist die gaukformige Wichtung der Einzelpixel der Struktur im
Kern und im Kranz des Filterns Mexican Hat zu nennen.

Abbildung 3.5 zeigt die entsprechende Untersuchung fiir das in Teilbild 7
der Abbildung 3.2 gezeigte Rechteck. Diese Struktur ist weniger gut durch
eine kreissymmetrische Struktur anndherbar wie das oben gezeigte Quadrat,
daher ist die Abweichung von effektivem Kreisdurchmesser und L. auch
deutlich grofer als im Fall des Quadrates.

Abbildung 3.6 zeigt die entsprechende Untersuchung fiir die Anordnung zwei-
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Abbildung 3.4: Gezeigt ist das A-Varianz-Spektrum des Teilbildes 8 der Ab-
bildung 3.2. Die gepunktete Linie gibt die Lage des Peaks L,.q; an, die ge-
strichelte Linie die Grofe der Diagonalen und die kurz-lang gestrichelte Linie
die Kantenldnge des Quadrates an. Die durchgezogene Linie gibt den Durch-
messer einer Kreisscheibe mit zum Quadrat gleichen Fldcheninhalt an.

er Quadrate in Teilbild 9 der Abbildung 3.2. Die effektive Grofe des grofen
Quadrates wird gut durch L,..; reproduziert, die effektive Grofe des klei-
nen Quadrates stimmt in etwa mit der Strukturgrofe des Turnovers Lyynover
iiberein, bis zu der der lineare Anstieg im A-Varianz-Spektrum erscheint.

Alle bisher diskutierten simulierten Strukturen zeigten oberhalb von L,
einen streng monotonen Abfall des A-Varianz-Spektrums. Die Untersuchun-
gen des Feldes G30-31, auf die ich in Teilabschnitt 3.4.2 eingehen werde, zei-
gen jedoch teilweise genau das entgegengesetzte Verhalten (siehe Abbildung
3.14). Der Vergleich der Teilbilder 4 und 8 der Abbildung 3.2 hat gezeigt,
dafl die Lage von L., mit der Grofe der in der Karte befindlichen Struktur
skaliert. Man erwartet daher bei einer sehr grofen Struktur, dafs die Lage
von Lye,, oberhalb L., liegen wird und das A-Varianz-Spektrum folglich
nur den Anstieg zum Peak hin zeigt. Das Teilbild 2 jedoch zeigt, dafs in die-
sem Beispiel einer extrem grofen Struktur (konstanter Intensitdtsoffset in
der gesamten Karte) keinerlei Strukturinformation im A-Varianz-Spektrum
gegeben ist.

Teilbild 10 zeigt ein Quadrat mit einer Kantenldnge von 29.5', daher miif-
te der Peak bei Ljeqp=Lnqa=35.5" liegen. Tatséchlich zeigt das A-Varianz-
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Abbildung 3.5: Gezeigt ist das A-Varianz-Spektrum des Teilbildes 7 der Ab-
bildung 3.2. Die gepunktete Linie gibt die Lage des Peaks L., an, die ge-
strichelte Linie die Grofe der Diagonalen und die kurz-lang gestrichelten
Linien die Kantenléingen des Rechtecks an. Die durchgezogene Linie gibt den
Durchmesser einer Kreisscheibe mit zum Rechteck gleichen Flacheninhalt an.

Spektrum e, =32.7".

Teilbild 11 zeigt ein Rechteck, dessen kurze Kantenldange der des Quadrates
aus Teilbild 10 und dessen lange Kantenldnge der gesamten Breite der Karte
von 76.5" ist. Der Peak des A-Varianz Spektrums liegt oberhalb von L.,
jedoch erkennt man eine deutliche Abnahme der Steigung bei den obersten
Grofienskalen, so daf Lyeq, nur leicht oberhalb von L,,,, liegen sollte.

In Teilbild 9 war die Uberlagerung zweier Strukturen relativ hnlicher Struk-
turgrofen gezeigt worden. Teilbild 12 zeigt die Uberlagerung eines relativ
riesigen Rechtecks mit einem relativ kleinen Quadrat. Die Superposition die-
ser beiden Struktureinheiten resultiert in einem A-Varianz-Spektrum, das
diese beiden Strukturgrofen separiert zeigt. Die Karte des Teilbildes 12 kann
durch Addition zweier Karten erzeugt werden, die eine mit dem Rechteck, die
andere mit dem Quadrat. Das Rauschniveau beider Einzelkarten ist um /2
niedriger als das der Superposition. Zur genaueren Untersuchung dieser Su-
perposition zeigt Abbildung 3.7 das A-Varianz-Spektrum aus Teilbild 12 der
Abbildung 3.2 sowie die A-Varianz-Spektren der beiden beschriebenen Ein-
zelkarten. Neben diesen drei A-Varianz-Spektren ist in Abbildung 3.7 ferner
die Summe der beiden A-Varianz-Spektren der Einzelkarten gezeigt.
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Abbildung 3.6: Gezeigt ist das A-Varianz-Spektrum des Teilbildes 9 der Ab-
bildung 3.2. Die gepunktete Linie gibt die Lage des Peaks L,.q; an, die ge-
strichelten Linien die Grofe der Diagonalen und die kurz-lang gestrichelten
Linien die Kantenldngen der beiden Quadrate an. Die durchgezogenen Linien
geben die Durchmesser der Kreisscheiben mit den zu den Quadraten gleichen
Flacheninhalten an.

Bei kleinen Strukturgréfen stimmen das A-Varianz-Spektrum der Superpo-
sition mit der Superposition der A-Varianz Spektren der Einzelkarten iiber-
ein, bei groken Strukturgréfen allerdings unterscheiden sich diese beiden A-
Varianz-Spektren um mehr als eine halbe Gréfenordnung; das A-Varianz-
Spektrum der superpositionierten Karte zeigt deutlich iiberhéhte Werte 0% .

Abbildung 3.8 zeigt das A-Varianz Spektrum des Teilbildes 3 der Abbil-
dung 3.2. Die Routine deltavarwidget ermdglicht die von Ossenkopf et al.
(2004) implementierte Moglichkeit, die untersuchte Karte mit einer normier-
ten (1/rms)-Karte mit dem Grundlinien-rms der Beobachtungsdaten zu wich-
ten. Um diese Funktion zu testen, habe ich das in Abbildung 3.8 gezeigte
eigengewichtete A-Varianz Spektrum derselben Karte f(r) erzeugt. Hierfiir
habe ich die Wichtungskarte w(r) geméaf der Vorschrift w(r) = er)l erzeugt.
Die Bereiche der otf-Streifen werden hierdurch weniger stark gewichtet, je-
doch nicht eliminiert. Ferner éndern sich auch die absoluten Werte o4 (L),
weshalb ich das resultierende eigengewichtete A-Varianz-Spektrum in Abbil-
dung 3.8 mit 03 (Lin) des nicht gewichteten A-Varianz-Spektrums normiert
habe.



3.3. SIMULATIONEN 127

T T T TTTT T T T TTTT T T T TTTT
-
0 F E
- i i
= i |
b< 2
) 10 = E
© C o ]
- L O |
0 = A ]
s : > —
‘> L 4
< -3
107 ¢ E
L \\\\\\‘ L \\\\H‘ L Ll

1 10' 107
Lag L [arcmin]

(@]
|

Abbildung 3.7: Die griinen Kreise reprisentieren das A-Varianz-Spektrum
des Teilbild 12 der Abbildung 3.2. Die Intensitdt im Rechteck liegt bei 0.5,
die im Quadrat bei 5.5. Das weifle Rauschen hat einen rms-Wert von 0.2. Die
roten Dreiecke zeigen das A-Varianz-Spektrum einer entsprechenden Karte
nur mit einem Rechteck der Intensitit 0.5 an der selben Position und weifsem
Rauschen der Stérke 0.2/ V2. Die schwarzen Quadrate zeigen das A-Varianz-
Spektrum einer entsprechenden Karte nur mit einem Quadrat der Intenstiit
5.0 an der selben Position und weifem Rauschen der Stérke 0.2/ V2. Die griine
Kurve zeigt die Addition der beiden letztgenannten A-Varianz-Spektren; das
Rauschniveau ist durch die Wahl des Rauschens der beiden Karten identisch
mit dem erstgenannten A-Varianz-Spektrum.

Gut zu erkennen ist, dak die otf-Streifen weniger stark detektiert werden. Ent-
sprechend werden bei einer echten Grundlinien-rms-Wichtung von Mefkdaten
die am stirksten verrauschten Bereiche einer Karte weniger stark gewichtet
werden; die aus einer solchen Intensitdtsfluktuation herriihrenden virtuel-
len kleinskaligen Strukturen relativ zum weifen Rauschen der iibrigen Karte
werden somit wirkungsvoll unterdriickt werden.

3.3.2 Diskussion

Ich habe gezeigt, dak ein konstanter Exponent da in einem gewissen Bereich
des A-Varianz-Spektrums kein eindeutiger Indikator fiir fraktale Strukturver-
teilungen ist. Aufgrund der breiten Peaks werden stufenweise selbstédhnliche
Strukturen, wie Fraktale definiert. Andererseits konnte ich zeigen, daf die
Grofe Lpeqr, die Lage des Peaks im A-Varianz-Spektrum, die dominanten
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Abbildung 3.8: A-Varianz-Spektrum des Teilbildes 3 der Abbildung 3.2. Zu-
satzlich zur Abbildung 3.2 ist hier als durchgezogene Kurve das eigengewich-
tete A-Varianz derselben Karte gezeigt (siehe Text).

Strukturgrofen relativ gut widergibt. Obige Untersuchungen belegen, daf
die Lage des Peaks L., im A-Varianz Spektrum eine gute Reprodukti-
on der effektiven Strukturgroke einer Strukturkomponenten und im Fall der
Uberlagerung unterschiedlich groRer Strukturkomponenten die der groften
Strukturkomponente ist. Dies trifft weniger gut bei stark anisotropen Struk-
turen zu, die nicht einfach kreissymmetrisch approximiert werden kénnen.
Die Uberlagerung zweier unterschiedlicher Strukturkomponenten kann einen
geringen Einfluf auf die Lage von L., haben. Im Rahmen der Diskussion
um selbstdhnliche Wolkenstrukturen ist interessanterweise festzuhalten, daf
die Strukturgrofe des Turnovers Liyrnover in den untersuchten Karten keine
Rolle spielt.

Bei Komponenten mit sehr grofen Grofenunterschieden spaltet das A-Varianz-
Spektrum in zwei Bereiche auf, die separat analysiert werden konnnen.

Die in Abbildung 3.2 untersuchten Strukturen sind alle von relativ einfacher
und so in astronomischen Karten des ISM nicht vorkommender Natur. Die
Intensititsverteilung innerhalb dieser Strukturen ist, abgesehen vom weifien
Rauschen, konstant; der Rand dieser Strukturen und damit deren Grofe war
entsprechend wohldefiniert.

Ich konnte zeigen, daf Datenfehler, wie otf-Streifen, keinen signifikanten Ein-
fluk auf die A-Varianz-Spektren der astronomischen Karten haben. Die otf-
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Streifen sind in emissionsfreien Karten mit der A-Varianz-Methode detektier-
bar, jedoch sind die 0% (L) verschwindend gering gegeniiber den o%-Werten
von emissionsbehafteten Karten. Das gezeigte Beispiel hatte stirkere otf-
Streifen, als der spéter untersuchte Datensatz. Entsprechend gering sind die
Einfliisse der otf-Streifen auf die A-Varianz-Analyse in Abschnitt 3.4. Ober-
halb der Strukturgrofe der otf-Streifen sind die Datenfehler vollig unkorre-
liert. Ferner konnte ich zeigen, daf die rms-Karten-Wichtung den gewiinsch-
ten Effekt hat, Kartenbereiche mit schlechterer Datenqualitit bei der Be-
stimmung von o3 (L) weniger stark zu wichten.

Die A-Varianz-Analyse kann die beiden moglichen Strukturwichtungen, eine
stiarkere Intenstidt oder eine hohere Anzahl gleichartiger Strukturen, nicht
unterscheiden. Ich konnte verifizieren, daf die entsprechenden A-Varianz-
Spektren bis L > L., identisch sind. Die Uberlagerung von Strukturen mit
deutlich unterschiedlichen effektiven Strukturgrofen in einer Karte resultiert
nicht in einem A-Varianz-Spektrum, das der Superposition der A-Varianz-
Spektren der einzelnen Strukturen entspriache. Die Abweichungen steigen mit
zunehmender Strukturgrofe L; der Anstieg zu den grofien Strukturgréfen hin
ist im A-Varianz Spektrum der superpositionierten Karte iiberproportioniert
(sieche Abbildung 3.7). Er ist folglich ein Hinweis auf eine sehr schwach inten-
sive Komponente mit einer sehr grofen effektiven Strukturgréfe. Eine solch
grofe Struktur wére, wie obige Simulationen gezeigt haben, real in der Karte
vorhanden und nicht mit Kartenrandeffekten erklarbar, die effektive Struk-
turgrofe lige oberhalb von L,,,,=35.5". Ferner konnten Datenfehler nicht
eine solche Strukturkomponente erkldren; sowohl ein konstanter Offset als
auch die otf-Streifen konnte ich als Ursache fiir eine solche Strukturinforma-
tion ausschliefsen.

3.4 Analyse des Datensatzes

In diesem Abschnitt présentiere ich die A-Varianz-Analyse des vorliegenden
Datensatzes, in Teilabschnitt 3.4.1 die des Feldes (G45-46, in Teilabschnitt
3.4.2 die des Feldes G30-31. In Teilabschnitt 3.4.3 werde ich schlieflich einen
Teil des BU-FCRAO *CO1-0-Datensatzes analysieren.

3.4.1 G45-46

In diesem Abschnitt prisentiere ich die Analyse des Feldes G45-46. In Teil-
abschnitt 3.4.1.1 zitiere ich die bisherige Strukturanalyse, die an den in die-
sem Feld vorhandenen Molekiilwolken durchgefiihrt wurden. In Teilabschnitt
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3.4.1.2 présentiere ich die Ergebnisse der A-Varianz-Analyse von integrier-
ten Karten dieses Feldes und in Teilabschnitt 3.4.1.3 eine Kanalkarten-A-
Varianz-Analyse dieses Datenkubus mittels der Berechnung der A-Varianz-
Spektren aller Kanalkarten. In Teilabschnitt 3.4.1.4 diskutiere ich die aus den
A-Varianz-Spektren ableitbaren Linienverh&ltnisse.

3.4.1.1 Bisherige Strukturanalyse

Simon et al. (2001) untersuchten u.a. die *CO1-0 BU-FCRAO-Daten der bei-
den ausgedehnten Emissionsbereiche des Feldes G45-46 mit Hilfe des gauss-
clumps-Algorithmus und erhielten fiir die Vordergrundwolke (GRSMC60+-0.30)
a=1.7840.13 und ~v=2.124+0.06 fiir Klumpenmassen M im Bereich 10! <
M /M < 103 sowie fiir die Wolke im GMR (GRSMC45.46+0.05) a=1.80-+0.10
und y=2.2240.09 fiir Klumpenmassen im Bereich 10? < M /M < 10*. Hieraus
ergibt sich nach Gleichung 3.2 unter den dortigen Annahmen ein zu erwar-
tender Spektralindex des Powerspektrums von 3=2.59+0.29 fiir die Vorder-
grundwolke und 3=2.66+0.25 fiir die GMR-Wolke im Feld G45-46.

3.4.1.2 Integrierte Karten

Analyse Fiir die A-Varianz-Analyse von integrierten Karten des Feldes
G45-46 habe ich Karten von CO3-2, CO2-1 und ¥*CO2-1 des vorliegenden
KOSMA-Surveys untersucht, sowie die rdumlich auf denselben Bereich be-
schrinkten 3CO1-0-Karten des BU-FCRAO-Surveys. Die untersuchten Inte-
grationsbereiche waren die Bereiche der ausgedehnte Vordergrundwolke bei
20-30 km/s und der GMR-Bereich bei 40-80 km/s.

Abbildung 3.9 zeigt die berechneten A-Varianz-Spektren des Feldes G45-46.
Die zugrundeliegenden KOSMA-Karten integrierter Intensitit sind jeweils
auf der Originalauflésung untersucht worden. Bei den ¥*CO1-0-Daten vom
BU-FCRAO-Survey habe ich jedoch hier und im folgenden die auf die CO3-2-
Auflésung gefalteten und auf das KOSMA-Datenpunktgitter umgerechneten
Karten verwendet. Dies gewihrleistet den Vergleich identischer Raumberei-
che.

Die Fehlerangabe von da ist die maximale Streuung der da, ermittelt mit
den drei Filtern Mexican Hat mit v=1.5 und French Hat mit v=2.3 bzw. mit
v=3.0. Zu dieser Fehlerdefinition von d, ist folgendes zu sagen: Der mathe-
matische Fehler der einzelnen o3 (L) ist bestimmt durch den Poissonfehler
(Bensch et al. 2001; Ossenkopf et al. 2004); bei der Angabe der fiir die ge-
samte Karte gemittelten 0% (L) ist somit die bei einer festen Kartengrofe von
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Abbildung 3.9: A-Varianz-Spektren integrierter Karten des Feldes G45-46.
In den vier Spalten von links nach rechts sind die Integratiosbereiche 20-
30, 24-27, 40-80 und 50-70 km/s gezeigt. In den vier Zeilen von oben nach
unten die Linien CO3-2, CO2-1, ¥CO2-1 und ¥CO1-0. Jede einzelne Box
zeigt drei verschiedene A-Varianz-Spektren o%(L) unter Verwendung dreier
verschiedener Filterfunktionen: Die schwarzen Dreiecke zeigen die Berechnun-
gen unter Verwendung des French Hat Filters mit v=3.0, die roten Fiinfecke
entsprechend fiir den French Hat Filter mit v=2.3 und die griinen Kreise ent-
sprechend fiir den Mezican Hat Filter mit v=1.5. Alle Berechnungen wurden
mithilfe der Karte der Grundlinien-rms Werte der Einzelspektren gewichtet.
Die durchgezogenen Kurven zeigen den jeweiligen Fit unter Annahme eines
Potenzgesetzes sowie weiflen Rauschens und dem durch die gestrichelte senk-
rechte Linie markierte Grofe des Teleskopbeams (Bensch et al. 2001); im
Fall der 3CO1-0 Daten habe ich die auf die Aufldssung und das Raster der
CO3-2 Daten verschmierten Daten verwendet. Der Mittelwert fiir do unter
Verwendung der drei untersuchten Filterfunktionen sowie der Maximalfehler
der Streuung ist in der jeweiligen Box angegeben.
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L abhéngige Anzahl der Stiitzstellen der Faltung mafgebend. Bensch et al.
(2001) zeigten jedoch, daf unabhingig von L der bekannte Spektralindex
modellierter fraktaler Karten gleichermafen von der A-Varianz-Methode re-
produziert werden kann. Die Analyse simulierter Karten, die ich in Abschnitt
3.3 préasentiert habe, zeigt ferner, daf diese Methode gleichermafen gut klei-
ne und grofie Strukturgrofen detektieren kann. Dies deutet darauf hin, dafs
der tatsdchliche Fehler, verglichen zum Poissonfehler, geringer ist.

Bei der Bestimmung von da ergeben sich sowohl aufgrund der Wahl der Fil-
terfunktion als auch aufgrund der subjektiven Bestimmung der Fitgrenzen
Fehler. Durch die Wahl dreier unterschiedlicher Filterfunktionen im Rahmen
sinnvoller Filterfunktionen (Ossenkopf et al. 2004) und die Wahl des Ma-
ximalfehlers der Streuung des jeweils ermittelten Exponenten da sind diese
Fehlerquellen erfaftt. Aufen vor bleiben hierbei systematische Fehler der A-
Varianz-Methode; aufgrund obiger Argumente schétze ich diese jedoch als
gering ein.

Die Wichtung der berechneten ¢% (L) mit Hilfe der Grundlinien-rms-Karten
(siehe Teilabschnitt 3.3.1) hat einen stirkeren Einfluf auf die Bestimmung
der Exponenten da als die verbleibende Streuung der da-Werte bei der Be-
stimmung mit den drei angegebenen Filterfunktionen. Dieser Effekt ist am
stirksten bei den 1*CO1-0-Karten. Die Ursache hierfiir findet sich in regelmé-
Bigen Strukturen in der zugehorigen rms-Karte. Diese wurden hervorgerufen
durch ein schlechtes Pixel im 16-Pixel-SEQUOIA-Array (Simon 2004). Die
Wichtung mit Hilfe der Grundlinien-rms Karten trigt somit, neben der von
mir gewdhlten Fehlerdefinition, entscheidend zur Minimierung der Spektra-
lindexfehler bei; die im folgenden diskutierten unterschiedlichen Spektralin-
dizes erhalten erst hierdurch ihre Signifikanz.

Das prinzipielle Verhalten der berechneten A-Varianz-Spektren zeigt sich wie
folgt: Die absoluten Werte von o(L) liegen bei den GMR-Bereichen etwa ein
bis zwei Grofenordnungen oberhalb derer der Vordergrundwolke. Bei kleinen
Strukturgrofen unterhalb der jeweiligen Teleskopbeamgrofien sind die Karten
der KOSMA-Daten vom Rauschen dominiert, die Karten der FCRAO-Daten
vom Teleskopbeam. Hierbei spielt es prinzipell keine Rolle, daf sich dieser
aus einer Faltung des tatsidchlichen Teleskopbeams und desjenigen Kernels
ergibt, mit dem die Daten auf die Auflésung der CO3-2 verschmiert wur-
den. Aufgrund der Verschmierung reduzierte sich das ohnehin schon niedrige
Rauschniveau der *CO1-0 Spektren derart, daR es hier nicht mehr signi-
fikant ist. Oberhalb der jeweiligen Teleskopbeamgrofen sind alle gezeigten
A-Varianz-Spektren dominiert durch einen geraden Verlauf von 02(L) in der
doppeltlogarithmischen Darstellung. Die maximal berechnete Strukturgrofe
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Lynaz liegt bei =13.5') der kleinste Abstand zweier gegeniiberliegender Kar-
tenréander dieser Karten betrigt 16.5'.

Im Fall der GMR-Bereiche 40-80km /s und 50-70km /s weichen die A-Varianz-
Spektren der KOSMA-Daten bei Lyynover =8 von diesem linearen Verhalten
ab und erreichen das Maximum bei L., ~10-11". Die A-Varianz-Spektren
der 13CO1-0-Karten zeigen ein lineares Verhalten bis ~10’. Das prinzipelle
Verhalten der A-Varianz-Spektren aller untersuchten Linien unterscheidet
sich nicht, vergleicht man die beiden Integrationsbereiche 50-70km/s und
40-80km/s.

Im Fall der Vordergrundwolken-Bereiche 20-30km/s und 24-27km/s lassen
sich jedoch Unterschiede zwischen den beiden Integrationsbereichen feststel-
len: Mit Ausnahme der A-Varianz-Spektren von CO2-1 bei 20-30km /s mit
einem rein linearen Verlauf bis hin zur maximal berechneten Strukturgrofe
Ly zeigen die A-Varianz-Spektren des breiteren Integrationsbereiches 20-
30km/s einen linearen Verlauf bis L ~9’ und einem deutlich steileren Verlauf
bis Luq.- Bei den Karten des engeren Integrationsbereichs 24-27km /s zeigen
alle zugehorigen A-Varianz-Spektren einen linearen Verlauf bis L, -

Es gibt eine signifikante Variation der Exponenten da in den untersuchten 16
Karten, die ermittelten Werte liegen zwischen 0.37+0.08 und 1.024-0.04. Zwei
grobe Tendenzen zeichnen sich sofort ab: Unter Beriicksichtigung der relativ
hohen Ungenauigkeit von da bei *C0O2-1 und 20-30 km/s ergeben sich fiir
die *CO1-0-Karten in allen vier Integrationsbereichen (mit) die niedrigsten
und fiir die CO3-2-Karten (mit) die hochsten Werte fiir da. Fiir die 3CO1-
0-Karten liegen die dao-Werte alle unterhalb von 0.68+0.04. Ferner zeigt sich,
mit Ausnahme von ¥*CO2-1 im GMR-Bereich, daf der jeweils engere Inte-
grationsbereich zu einem héheren Wert fiir da fiihrt.

Im Fall der Vordergrundwolke ist der Unterschied von da der beiden Inte-
grationsbereiche bei CO3-2 und *CO2-1 sehr gro und deutlich geringer bei
CO2-1 und 3CO1-0. Im Fall des GMR-Bereichs ergeben sich fiir CO3-2 und
13CO1-0 nur marginal héhere Werte fiir da beim engeren Integrationsbereich
50-70km /s als bei 40-80km /s; bei ¥ CO2-1 ist dieser Wert sogar leicht nied-
riger. Deutlich unterscheiden sich die beiden Integrationsbereiche des GMR
im Wert von da der CO2-1-Karten.

Diskussion Mit Ausnahme der *CO2-1 Karte iiber 20-30km/s ergaben
sich in der gezeigten Analyse Werte fiir da, die im Rahmen der von Bensch
et al. (2001) fiir unterschiedliche Galaktische Molekiilwolken gefundenen Wer-
te zwischen 0.5 und 1.3 liegen.
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Die Betrachtung der Kanalkarten ergibt, dal der Hauptteil der Emission je-
weils im engeren gewihlten Integrationsbereich liegt. Unter der Beriicksichti-
gung, daR es sich bei den 0% (L) um intensitiitsgewichtete Parameter handelt,
lafst sich sagen, dak die dominanten Emissionsgebiete vom 40-80km /s Bereich
im Grunde bereits vom 50-70km/s Bereich erfaft wurden. Das ist anders
im Fall der Vordergrundwolke, da bei niedrigen Geschwindigkeiten <25km /s
einzelne, nicht mit der ausgedehnten Wolke assoziierte Klumpen dhnlicher
Intensitat vorliegen. Dies erklért das vergleichbare prinzipielle Verhalten der
A-Varianz-Spektren bei 40-80km /s bzw. 50-70km /s und den verstéirkten An-
stieg der meisten A-Varianz-Spektren bei 20-30km /s oberhalb von ~9', der
im Fall 24-27km /s nicht mehr vorhanden ist. Eine mogliche Erklarung ist
der Uberlapp mit nicht assoziierten Klumpen mit abweichenden dominanten
Strukturgrofen.

Die Analysen der Spektralindizes dieses Kapitels stehen im volligen Gegen-
satz zu den Vorhersagen von Lazarian & Pogosyan (2000). Der Anstieg von
da in fast allen Fillen bei den jeweils engeren Integrationsbereichen ist damit
erkliirbar, daR es sich bei den 0% (L) um Parameter handelt, die die Dynamik
relativ zum Rauschen der jeweiligen Karte widerspiegeln. Diese ist bei einem
zu grok gewihlten Integrationsbereich entsprechend geringer.

Die Wahl der untersuchten Linie hat einen deutlichen Einfluf auf den Wert
da. Deutlich zeigt sich der Trend abhiingig vom Energieniveau der Ubergiin-
ge: Die 13CO1-0-Karten haben jeweils (mit) den niedrigsten und die CO3-2-
Karten jeweils (mit) den hochsten Wert fiir da, die da Werte der Karten der
beiden 2-1-Ubergiinge liegen dazwischen.

Beim Vergleich der verschiedenen Isotope zeigt sich kein einheitliches Bild.
Im Fall der Vordergrundwolke bei 24-27km /s zeigen die beiden wenig intensi-
ven und daher gering angeregten Linien CO3-2 und *CO2-1 mit ~1 deutlich
hohere Werte fiir da als die beiden intensiveren und daher stirker angereg-
ten Linien CO2-1 und *CO1-0 mit ~0.7. Dies deutet auf einen Effekt, der
abhéngig ist von der optischen Tiefe dieser Linien; er fiihrt dazu, dak optisch
diinnere Linien hohere da-Werte haben, als optisch dickere Linien.

Dieses Verhalten von da der A-Varianz-Spektren geht damit einher, daf
die Karten der optisch diinneren Linien verstirkt die dichten Klumpen der
Wolken zeigen, die aufgrund ihrer starken relativen Intensitit die dominante
Strukturgrofe im A-Varianz-Spektrum bestimmen. Optisch dickere Linien
zeigen mehr ausgedehntes Material, was zu einem geringeren Kontrast der
dichten Kerne und somit zu einem niedrigeren d, fiihrt (vergleiche mit Ab-
bildung 2.12 in Teilabschnitt 2.3.3 des Kapitels 2).



3.4. ANALYSE DES DATENSATZES 135

Bei den Wolken im GMR handelt es sich, wie Kapitel 4 zeigen wird, um
ausgedehnt warmes Gas. Die Vordergrundwolke ist kalt. Im Fall der Vorder-
grundwolke konnte davon ausgegangen werden, daf die optische Tiefe von
Linien mit hoherem J,, geringer ist. Im Fall des GMR ist diese Annahme
nicht mdglich; ein Vergleich der optischen Tiefen ist somit nur durch den
Vergleich der beiden Linien des 2-1-Ubergangs méglich. Im Fall 50-70km /s
ist der Trend jedoch gegeniiber obigem Bild in der Vordergrundwolke um-
gekehrt, da liegt fiir CO2-1 bei 0.94:0.05 und fiir **CO2-1 bei 0.75+0.03.
Dies hingt wahrscheinlich damit zusammen, daf die dominanten Strukturen
dieser Karte von Gas mit hoher Temperatur stammen. Dies erklart, daf der
Kontrast dieser Strukturen in der CO2-1 Karte sehr hoch ist.

Zusammengefallt bedeutet dies, dak auch die physikalischen Eigenschaften
der untersuchten Wolke einen signifikanten Einfluf auf die da-Werte ha-
ben, der jedoch fiir jede Linie unterschiedlich ist: Vergleicht man die bei-
den engeren untersuchten Regionen, die Integrationsbereiche 24-27km /s und
50-70km /s, dann zeigt sich kein Unterschied in da im Fall von ¥CO1-0,
ein marginal niedrigerer Wert im GMR fiir CO3-2 von 0.94+0.07 gegeniiber
1.02+0.04, ein deutlich niedrigerer Wert im GMR fiir 1*CO2-1 von 0.754-0.03
gegeniiber 0.9440.05, jedoch ein deutlich héherer Wert im GMR  fiir CO2-1
von 0.90£0.05 gegeniiber 0.66+0.03.

Wie oben diskutiert, hangt dies wahrscheinlich damit zusammen, daf der
Kontrast der dominanten Strukturen verschiedener Linien unterschiedliche
Ursachen (optische Tiefe bzw. physikalische Temperatur) hat.

Die Werte fiir da der *CO1-0-Karten 24-27km /s und 50-70km /s reproduzie-
ren mit 0.66+0.02 und 0.684+0.04 die aufgrund der Analysen von Simon et al.
(2001) in Teilabschnitt 3.4.1.1 vorhergesagten Werte fiir diese beiden Bereiche
von 0.59+0.29 und 0.66+0.25. Legt man das bisherige Untersuchungsergebnis
von Strukturanalysen astronomischer Molekiilwolken zugrunde, demzufolge
bei einer Wolke die Strukturparameter unabhéngig von der untersuchten Li-
nie sind (Kramer et al. 1998; Bensch et al. 2001), dann trifft obige Vorhersage
von (3 nicht nur fiir 3CO1-0, sondern fiir alle Linien des vorliegenden Daten-
satzes zu. Aufgrund ihrer hohen Fehlergrenzen dieser Vorhersagen schlieflen
diese die da-Werte von CO2-1 beider Bereiche und von 2CO2-1 fiir 50-
70km /s mit ein. Die Werte von da von '*CO2-1 bei 24-27km/s und CO3-2
bei 50-70km /s liegen leicht, der Wert fiir CO3-2 bei 24-27km /s deutlich ober-
halb dieser Grenzen.

Entgegen dem Ergebnis von Kramer et al. (1998), nachdem fiir den Klum-
penmassenindex « keine Abh#ngigkeit von der untersuchten Linie und der
Sternentstehungsaktivitit der untersuchten Wolke gefunden werden konnte,
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Abbildung 3.10: Spektralindizes (3 in Abhéngigkeit vom linearen Fit-Bereich.
Gezeigt sind die Daten von Huber (2002), Bensch et al. (2001) und dieser
Arbeit (siehe Abbildungen 3.9 und 3.14).

konnte ich somit zeigen, daf solche Abhéngigkeiten fiir den Spektralindex
des Powerspektrums =da+2 gefunden werden kénnen. Eine klare Abhén-
gigkeit ergab sich vom gewihlten Integrationsbereich und vom untersuchten
Energieniveau. Dies ist erkldrbar mit den optischen Tiefen der untersuchten
Linien. Ferner zeigten sich fiir verschiedene Isotope differierende Unterschie-
de beider Objekte, der inaktiven Vordergrundwolke und dem GMR Bereich
mit massereicher Sternentstehung. Dies ist erklarbar mit den unterschiedli-
chen physikalischen Eigenschaften (Temperaturen) der beiden untersuchten
Regionen.

Der lineare Fit-Bereich der Vordergrundwolke bei einem Abstand von 1.8kpc
liegt bei 1-7 pc, fiir den GMR unter der Annahme eines Abstandes von 6.0kpc
bei 3.5-23.5pc. Die von Bensch et al. (2001) und Huber (2002) gefundene Ab-
héngigkeit von dao mit dem linearen Fit-Bereich wiirde hier bedeuten, dafs
da der Vordergrundwolke hoher sein miifite als der des GMR-Bereichs. Diese
Tendenz ist signifikant nur im Fall von **CO2-1 im Vergleich der beiden enge-
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ren Integrationsbereiche feststellbar; der entsprechende Vergleich von CO2-1
ist jedoch genau entgegengesetzt.

Abbildung 3.10 zeigt die Spektralindizes § in Abhingigkeit des linearen Fit-
Bereichs. Es zeigt sich keine signifikante Abhéngigkeit innerhalb der Milch-
strafse. Demgegeniiber ist die oben gefundene Abhéngigkeit von J,, deutlich
zu erkennen.

3.4.1.3 Kanalkarten

Die Analyse des vorangegangenen Teilabschnittes 3.4.1.2 hat gezeigt, dak die
Wahl des Integrationsbereiches einen deutlichen Einfluf auf das A-Varianz-
Spektrum hat. Dieses Ergebnis motiviert in natiirlicher Weise eine Berech-
nung der A-Varianz-Spektren einzelner Kanalkarten. Die in diesem Abschnitt
préasentierten Berechnungen wurden mit dem Mexican Hat mit v=1.5 und der
Wichtung der mit Hilfe der Karte der Grundlinien-rms-Werte der Einzelspek-
tren berechnet.

Abbildung 3.11 zeigt die Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2-Datenkubus; im
oberen Teilbild ist auf der Ordinate die Strukturgrofe L und durch den
Farbkeil die 0% (L) gezeigt, auf der Abszisse die Geschwindigkeit v. Die
Kanalkarten-A-Varianz setzt sich zusammen aus den A-Varianz-Spektren
der einzelnen Kanalkarten, wie es in Abbildung 3.11 am Beispiel des Kanals
59.06km /s veranschaulicht ist. In dieser dreidimensionalen Darstellung der
A-Varianz des Datenkubus des Feldes G45-46 zeigt sich somit die Variation
der Strukturinformation o3 (L) mit L und v. Man erkennt sechs voneinander
isolierte Bereiche um 6, 8, 14, 18, 26 und 58km/s mit deutlicher Struktu-
rinformation. Innerhalb aller dieser Bereiche findet sich jeweils ein einziges
Maximum, relativ zentral sowohl bzgl. L als auch bzgl v. Diese Maxima
bezeichne ich im folgenden mit c¢'*""“-Peaks. Fiinf dieser Bereiche liegen
bei niedrigen Geschwindigkeiten unterhalb von 30km /s, dominiert wird die-
se Darstellung vom Bereich mit der stirksten Struktur zwischen 50-70km /s,
dem GMR. Der Ubergang der A-Varianz-Spektren benachbarter Geschwin-
digkeitskanile erfolgt stetig. Die Breite der fiinf Bereiche bei niedrigen Ge-
schwindigkeiten ist jeweils wenige km/s; deren o*""“!_Peaks liegen zwischen
Lpear, =5" und, in drei Féllen, bei der maximal berechneten Strukturgréfe
Lazr =13.5'. Der Vergleich dieser verschiedenen Bereiche dieser Kanalkarten-
A-Varianz-Darstellung 148t vermuten, daf die tatsichliche dominante Struk-
turgrofe L. dieser drei Bereiche (inkl. der ausgedehnten Vordergrundwolke
bei 24-27km /s) oberhalb von L,,,, und damit auierhalb des berechneten Be-
reichs liegt. Die in Abbildung 3.9 gezeigten konstanten Exponenten da bis
zur hochsten berechneten Strukturgrofe decken sich mit obiger Annahme,
daf die dominante Strukturgréfe L,..; oberhalb von L,,,, liegt.
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Abbildung 3.11: Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2 Datenkubus des Feldes
G45-46. Das obere Teilbild zeigt auf der Abszisse die Geschwindigkeiten,
auf der Ordinate die Strukturgréfe L und in Graustufen o3 (L). In jedem
einzelnen Geschwindigkeitskanal in diesem Diagramm ist somit die Informa-
tion eines A-Varianz-Spektrums enthalten; dies wird am Beispiel des Ka-
nals 59.06km /s verdeutlicht (Teilbild rechts unten). Die hierfiir entsprechen-
de Kanalkarte ist im Teilbild links unten gezeigt. Im Teilbild rechts unten
die vertikale und im oberen Teilbild die horizontale Linie entspricht dem
Teleskopbeam. Die Konturen im oberen Teilbild entsprechen vier logarithmi-
schen Stufen pro Dekade, ausgehend vom o%*®""“_Peak bei L=>58.0km /s und
v=11.2". Im oberen Teilbild sind die linearen Gréfen 15 und 20pc abhingig
von der Geschwindigkeit nach Gleichung 1.3 als weitere Konturen iiberlagert.

Die stirkste Struktur in Abbildung 3.11 liegt zwischen 50 und 70 km/s,
dem Geschwindigkeitsbereich des GMR. Das Maximum liegt bei L,.,;=11.2'
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Abbildung 3.12: Oberes Teilbild: Kanalkarten-A-Varianz des CO2-1 Da-
tenkubus des Feldes G45-46, unteres Teilbild: Kanalkarten-A-Varianz des
13C02-1 Datenkubus des Feldes G45-46. Bezeichnungen analog zu Abbildung
3.11.

bei ~58.0km/s und deckt sich somit mit dem L,.. aus den A-Varianz-
Spektren der integrierten Karten in Abbildung 3.9. Die entsprechende Grofe
Livrnover =8 des Turnovers, der Abweichung vom konstanten Exponenten
da, ist in dieser Darstellung anhand der Anderung der Konturlinienabstin-
de in L-Richtung dieses Geschwindigkeitskanals erkennbar. Wie auch schon
bei den einzelnen A-Varianz-Spektren in Teilabschnitt 3.4.1.2 ist die Grofe
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vikm/s] | Lpear [ Lpear. [pc]

nah fern

6 >13.5 | >2.0 | >45.0
8 5.0 09| 16.5
14 5.5 1.8 17.3

18 >13.5 | >5.5 | >41.0
26 >13.5 | >8.0 | >39.0
o8 10.5 | 15.3 | 21.0

Tabelle 3.1: Tabelle der sechs Strukturgréfen L,.,; der acAh‘”mel—Peaks der
Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2-Datensatzes des Feldes G45-46 aus Ab-
bildung 3.11. Die Umrechnung in lineare Strukturgréfen erfolgte mit Hilfe
der Rotationskurve von Wouterloot et al. (1990) ist doppeldeutig (siehe Ab-
schnitt 1.2.2, Gleichung 1.3). Unter der Annahme typischer linearer Groken
Lpear (siehe Text) kann die doppeldeutige Entfernung aufgelost werden; die
entsprechenden Werte sind in fetten Zahlen angegeben.

Lcqr einfacher bestimmbar als Liynover, da sie unabhéngig vom da-Fit ist.
Nach den Analysen des Abschnittes 3.3 ist es eine Frage der Interpretation,
welche dieser beiden Strukturgrofen interessant ist: Die Grofe Liyrnover 1St
im Zusammenhang mit selbstdhnlicher Wolkenstruktur und dem Spektralin-
dex [ die entscheidende Strukturgréfe, die Grofe Lpeq, im Zusammenhang
mit der Diskussion der dominanten Strukturgréfe. Im Zusammenhang mit
der Kanalkarten-A-Varianz beschrinke ich die Diskussion auf die dominante
Strukturgrofe Lycqx.

Abbildung 3.12 zeigt die Kanalkarten-A-Varianz der Datenkuben CO2-1 und
13C0O2-1. Man erkennt, dak der Konstrast der dominanten Strukturen bei
CO2-1 weniger hoch ist als bei CO3-2. 0% von 3CO2-1 ist vergleichswei-
se schwicher und die gefundenen Komponenten sind auf der v-Achse klarer
getrennt als bei den CO Linien. Die physikalische Interpretation des unter-
schiedlichen Kontrastes ist identisch zu der in Teilabschnitt 3.4.1.2 fiir die
unterschiedlichen Werte fiir da.

Tabelle 3.1 zeigt die linearen Strukturgroéfen L,... der sechs Bereiche. Die
beiden Werte fiir die Bereiche bei 8 und 14km/s unter der Annahme, daf
diese Wolken bei der fernen Distanz liegen, deckt sich mit denen des GMR-
Bereichs. Dies motiviert die Annahme, daf es sich bei dieser Strukurgrofie
um eine typische lineare Grofe handelt, die zwischen 15 und 20 parsec liegt.
Extrapoliert man dies auf die drei anderen Bereiche, dann bedeutet das, daf
diese alle beim jeweils ndhergelegenen Entfernung liegen miissen. Im Fall der



3.4. ANALYSE DES DATENSATZES 141

ausgedehnten Vordergrundwolke um 26km/s trifft dieser Teil der Extrapo-
lation zumindest zu. Die in den Abbildungen 3.11 und 3.12 iiberlagerten
Kurven der linearen Dimensionen fiir 15 und 20 parsec visualisieren diese
Extrapolation.

In dieser Analyse ergibt sich fiir die Komponente bei ~6km/s ein Abstand
vom Beobachter von ~0.5kpc. Dies wiirde bedeuten, dak die in Abschnitt
2.3.3 diskutierte Assoziation mit der IRAS-Punktquelle 1912441106 nicht
als moglicher Auftreffpunkt des relativistischen Jets von GRS1915+105 in
Frage kidme. Andererseits ist es auch denkbar, daf die typischen linearen
Skalen im Falle eines solchen Auftreffens deutlich grofer sind als die von
typische Molekiilwolken. An dieser Stelle kann daher nicht eindeutig ausge-
schlossen werden, ob es sich hierbei um einen solchen Auftreffpunkt handelt.

Die Ausdehnung des Bereichs 50-70km /s ist asymmetrisch, bei Strukturgro-
fen L oberhalb von ~3.5" fillt auf dem Fliigel hoher Geschwindigkeiten o2 (L)
langsamer mit Av ab als auf dem Fliigel niedrigeren Geschwindigkeiten. Un-
terhalb von ~3.5" ist der Abfall symmetrisch. In Teilabschnitt 3.4.1.4 werde
ich zeigen, daf diese Asymmetrie durch die Uberlagerung zweier Wolken bei
leicht unterschiedlichen Geschwindigkeiten zustande kommt.

3.4.1.4 Linienverhiltnisse

Der vorliegende Datensatz bietet aufgrund seiner Groke die Moglichkeit, die
Strukturinformationen mittels der A-Varianz zu bestimmen. Ferner kénnen
die relativen Intensitéten (Linienverhéltnisse) der beobachteten Wolken aus-
gedehnt untersucht werden; eine solche Analyse ermdoglicht die Bestimmung
physikalischer Parameter im Emissionsgebiet. In Kapitel 4 werde ich mich
diesem Thema ausfiihrlich widmen.

Wie oben gesehen, ergeben sich Unterschiede der verschiedenen untersuch-
ten Linien bei der A-Varianz-Analyse. Bei der Interpretation ergaben die
typischen Argumente der Linienverhaltnisdiskussion schliissige Erklarungen.
In diesem Teilabschnitt werde ich beide Analysen, die Linienverhiltnisanalyse
und die Kanalkarten-A-Varianz, miteinander verkniipfen.

Analyse In den bisherigen Darstellungen der A-Varianz ist jeweils o4 an-
gegeben. Dies bewirkt, daft relative Strukturen unabhéngig vom Intensitéts-
vorzeichen (= Emission bzw. Absorption) detektiert werden. Das Vorzeichen
der Intensitidt der dominanten Strukturen in Emissionskarten ist jedoch ein-
deutig positiv, daher gilt fiir diese Karten o = \/g. Die physikalische Di-
mension von o, ist die einer Intensitéit; oa ist proportional zur gewichteten
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Mittelung der bzgl. der Karte relativen Intensitit der dominanten Struktu-
ren, gewichtet mit dem jeweiligen Grad der Dominanz. Unter der Annahme,
daR die Proportionalitiitsfaktoren fiir verschiedene Linien identisch sind!, er-
hilt man mit R‘l’fgzzgi:; ein gewichtetes Verhéltnis der Linien 1 und 2 der
dominanten Strukturen in der untersuchten Karte.

Um die Ergebnisse der R‘l’f2 bestimmten Wolken im GMR zuordnen zu kén-
nen, beschrinke ich den Datensatz des Feldes G45-46 an dieser Stelle auf
einen 51x33 Pixel grofsen Teil um die Sternentstehungswolke G45.1 herum.
Diesen Bereich habe ich bereits in Teilabschnitt 2.3.3 untersucht und kam
dort zu dem Ergebnis, daf es sich hierbei um zwei Geschwindigkeitskompo-
nenten handelt: Einer intensiven Komponente bei 58.25km /s, der eigentlichen
Sternentstehungswolke G45.1, und einer schwécheren Komponente raumlich
weiter ausgedehnten Gases bei 65.38km/s. Die grofite berechnete Struktur-
groke dieses Datenkubus ist L., ~6.5". Die Beschrankung des Datensatzes
auf diese Region ermoglicht die einfachere Zuordnung der Geschwindigkeits-
komponenten der Kanalkarten-A-Varianz zu den beiden in Teilabschnitt 2.3.3
gefundenen Geschwindigkeitskomponenten.

Betrachtet man die in Abbildung 3.13 dargestellten Verhiltnisse R4, dann
fallt zundchst auf, dafl die Wertebereiche dieser Verhaltnisse denen der ent-
sprechenden Linienverhéltnisse entspricht, die im Datensatz gefunden werden
konnen (siehe Abschnitt 4.2 in Kapitel 4). Dies gilt insbesondere in den Be-
reichen starker Strukturinformation, d.h. grob zwischen 50 und 70km/s und
oberhalb von L=2'.

Ein bemerkenswertes Ergebnis ist, daf das Verhiltnis R7p, , 130021 im
unteren Teilbild der Abbildung 3.13 im Bereich der GMR Emission dieser
Region oberhalb von L=2' innerhalb jedes Geschwindigkeitskanals nahezu
konstant ist. In diesem Bereich finden sich zwei lokale Minima des Isoto-
penverhiltnisses: Bei 65.38km/s ist das Verhéltnis ~2.6 und stimmt in der
Geschwindigkeit mit der in Abschnitt 2.3.3 bestimmten Komponente iiberein.
Bei 59.0km/s ist das Verhéltnis ~3 und stimmt mit der Lage des Maximums
der Kanalkarten-A-Varianz-Darstellung dieser Region iiberein. Die Kompo-
nente 58.25km/s liegt bei leicht niedrigeren Geschwindigkeiten, was konsi-
stent mit Abschnitt 2.3.3 ist; dort liegt die Lage des Maximums der Spektren,
das sich aus der Uberlagerung der beiden Komponenten ergibt, ebenfalls bei
~59.0km/s. Analog zu dem typischen Verhalten von Linienverhéiltnissen ei-

!'Die Anteile der Faltung sind per Definition identisch, die iibrigen Anteile der Propor-
tionalitatsfaktoren werden in Anhang A diskutiert.
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Abbildung 3.13: Kanalkarten-A-Varianz-Verhéltnisse R°2 auf einem Teilaus-
schnitt von G45-46: 51x33 Pixel um G45.1 herum im Geschwindigkeitsbereich
von 40-80km/s. Im oberen Teilbild ist das Verhltnis R, , 1CO2-17 im un-
teren Teilbild das Verhaltnis R"CAOQ_1 /130021 dargestellt. Die schwarzen Kon-
turen zeigen die Kanalkarten-A-Varianz von ¥CO2-1 mit vier Stufen pro
Dekade. Die beiden senkrechten Linien markieren die in Teilabschnitt 2.3.3
bestimmten Geschwindigkeitskomponenten 58.25 und 65.38km/s. In beiden

Teilbildern ist die RUCAOQ_1 /13002_1:2 Kontur als gestrichelte Kurve iiberla-
gert.

ner Wolkenkomponente entlang der Geschwindigkeitsachse (siehe Kapitel 4)
ist das Verhéltnis RgAOQ_l 130021 im Wolkenzentrum minimal. Dies wird im
Fall von Linienverhéltnissen mit einem Optischen-Tiefe-Effekt bzw. einer ho-
heren Sdulendichte im Geschwindigkeitszentrum erklért. Entsprechend steigt
das Isotopenverhiltnis zum Geschwindigkeitsrand der Komponenten hin an,
was mit einer abnehmenden Sadulendichte zum Wolkenrand hin erklarbar ist.

Diese Interpretation ist direkt auf R7g), , /130021 iibertragbar.

Das Verhiltnis R, | 1350021 bei kleinen Strukturgréfen L<1 liegt unter 2.
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Fern des GMR-Bereichs zeigt sich dieses Isotopenverhéltnis bei allen Struk-
turgréfen L. Von diesem Wert setzt sich der Bereich des GMR deutlich ab.
Bei den maximalen Strukturgrofen von ~6.5" dehnt sich der Bereich des
GMR folglich auf den Bereich zwischen 48 und 74km/s aus.

Das Verhiltnis R77), , 1CO2-1 zeigt den GMR-Bereich nicht so klar wie das
Verhéltnis R7y), ; N13002-1- In den zentralen Bereichen liegt das Verhéltnis
grob um ~1. Im oberen Teilbild der Abbildung 3.13 ist die abgrenzende
Kontur dieses Bereichs aus dem unteren Teilbild iiberlagert. Man erkennt bei
hohen Geschwindigkeiten iibereinstimmende abgrenzende Konturen beider

Verhaltnisse.

Diskussion Das hier gefundene Ergebnis bestétigt mit einer unabhéngigen
Methode die Aussagen des Abschnittes 2.3.3, dak die Daten dieser Region
um G45.1 zwei iiberlappende Wolken zeigen. In Abschnitt 2.3.3 habe ich
anhand eines Zweikomponentenfits die Linienform der Spektrallinie CO2-1
in dieser Region gefittet. In diesem Abschnitt 3.4.1.4 zeigen sich lokale Séu-
lendichtenmaxima auf der Geschwindigkeitsachse durch lokale Minima des
Verhéltnisses der Intensitit zweier Isotope, hier zuséitzlich gewichtet durch
die Dominanz der untersuchten Strukturkomponenten, also der Wolkenkerne.

Die A-Varianz ist sehr sensitiv, d.h. auch Strukturen mit sehr schwacher In-
tensitit werden detektiert. Die Abweichungen vom konstanten RZAO%1 /130021
bei reinem weifsen Rauschen sind ein sehr sensitives Kriterium zur Detektion
schwach emittierender Strukturen. Die gezeigte Analysemethode detektiert
die optische Dicke des diffusen Materials, dessen Intensitit bereits unter-
halb des Rauschens verschwindet. Die Ry, /13002_1:2 Kontur in Abbil-
dung 3.13 zeigt somit die tatsdchliche physikalische Wolkengrenze. Bei Ge-
schwindigkeiten fern des Wolkenzentrums erwartet man nur diffuses Gas,
keine dichten Kerne. Entsprechend ist der hier erwartete Strukturparame-
ter Lyeqr grok, die Intensitdt dieser Struktur jedoch gering. Dies geht damit
einher, daf die R, , 130021~ Kontur am Emissionsrand (v) bei hoheren L
liegt und Lpear > Limaz gilt.

Im Bereich des 0§'*._Peaks sind die 03-Werte von den Kernen hoher Siu-
lendichte dominiert, fern von den o¢"*""“!_Peaks nicht. Die jeweils konstanten
Rgo%l/lgco%l bestitigen das schon in 3.4.1.2 verwendete Argument, dafs das
Verhiltnis R72,, | J130091 VO der optischen Tiefe (Sdulendichte) abhéngt.
Das Verhéltnis R7g);_, /C02-1 im oberen Teilbild der Abbildung 3.13 ist ent-
gegen R7}, | /130021 nicht konstant in den signifikanten Strukturgréfsen-
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bereichen der v-Kanile, vielmehr nimmt es in der Regel mit zunehmender
Strukturgréfe L ab. Das bedeutet, dak das Verhéltnis R, , JCO2-1 nicht al-
leine von der Sdulendichte abhingt. Die hier diskutierten Verhéltnisse sind,
abweichend zu einfachen Intensitétsverhiltnissen, gewichtet durch die domi-
nanten Strukturen in den untersuchten Datenkuben. Die Verdnderung von
Ris o /coa—1 You kleinen zu grofen L hin entspricht daher den gemittel-
ten radialen Linienverhéltnissen, ausgehend vom Zentrum der dominanten
Strukturen. Somit zeigt sich, daf das hier diskutierte Linienverhiltnis im
Kern der dominanten Strukturen hoch ist und zum Rand hin abnimmt. Ein
solcher radialer Gradient von CO3-2/CO2-1 ist mit einem Temperaturgradi-
enten zum Kern der dominanten Wolkenkerne hin erkldrbar (siehe Kapitel 4).

Die Linienverhéltnisse dieser Kerne lassen sich mit dieser Methode genauer
zugeordnet bestimmen, als durch eine einfache Karte der Linienverhéltnisse,
da die Intensitiitskarten in Uberlagerung zu den Kernen die Intensitiit des
ausgedehnten Materials zeigen. Die obigen Erkenntnisse stellen die Grundlage
einer noch zu entwickelnden Routine dar, die die Separation der Intensititen
und deren Verhiltnisse von Wolkenkernen und Zwischenklumpenmaterial er-
moglicht. Hierfiir miifsten sukzessive entsprechend kleine 1b-Ausschnitte der
Datenkuben mit Hilfe der Kanalkarten-A-Varianz analysiert werden. Das
Verhéltnis R, /130021 sollte zur Identifizierung der Kerne herangezogen
werden; die Hinzunahme weiterer Verhéaltnisse dient der Analyse der physika-
lischen Eigenschaften. Wie am Beispiel von R, , /co2—1 Bezeigt sind dann
sogar radial gemittelte Gradienten festzustellen.
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3.4.2 G30-31

Das molekulare Gas im Feld G30-31 wurde bisher nicht einer Strukturana-
lyse unterzogen. Motte et al. (2003) untersuchten Staubkontinuumskarten
der inneren 10'x12" um W43 und bestimmten mit Hilfe des gaussclumps-
Algorithmus ~50 einzelne Klumpen mit 40M,<M<4000M, ohne jedoch auf
die hier u.a. interessierende Fragestellung der selbstdhnlichen Wolkenstruk-
tur einzugehen. In Teilabschnitt 3.4.2.1 diskutiere ich die A-Varianz Spektren
integrierter Karten, in Teilabschnitt 3.4.2.2 die Kanalkarten-A-Varianz des
Datenkubus. In Teilabschnitt 3.4.2.3 schlieflich gehe ich auf die Linienver-
héiltnisse in Verbindung mit der A-Varianz dieses Feldes ein.

3.4.2.1 Integrierte Karten

Das Feld G30-31 unterscheidet sich vom Feld G45-46 priméar dadurch, daf es
eine etwa viermal so grofe Kartenfliche besitzt. Fiir die A-Varianz-Analyse
bedeutet dies, daf weitaus grofere Strukturen untersucht werden konnen.
Lag beim Feld G45-46 die obere Grenze bei L,,,, ~13.5, so liegt sie beim
Feld G30-31 bei L,,,, ~35.5'.

Als Einstieg in die A-Varianz-Analyse dieses Datensatzes bietet sich an, die
A-Varianz-Spektren ausgewéhlter integrierter Karten zu untersuchen. Abbil-
dung 3.14 zeigt die A-Varianz-Spektren der ausgedehnten Vordergrundwolke
bei 10-14km /s, des Sagittarius-Arms bei 35-55 km/s und des Scutum-Arms
bei 70-120km /s. Die gezeigten Spektren wurden mit dem Mezican Hat mit
v=1.5 berechnet und mit der Grundlinien-rms Karte der Einzelspektren ge-
wichtet. Die Fehlerangabe von da entspricht der in Teilabschnitt 3.4.1.2 dis-
kutierten maximalen Streuung der da, ermittelt mit den drei Filtern Mezican
Hat mit v=1.5 und French Hat mit v=2.3 bzw. mit v=3.0.

Die gezeigten A-Varianz-Spektren unterscheiden sich von den bisher gezeig-
ten A-Varianz-Spektren auffallend davon, daf o3 (L) bei den grofen Struk-
turgrofen weit oberhalb der Strukturgrofe Ly nover des Turnovers nicht mit
L=2 abfillt. In allen drei Fillen liegt Ly nover knapp unterhalb von 10’. Im
Fall der Vordergrundwolke bei 10-14km/s steigt bei CO3-2 03 (L) bis Lyaz
hin mit abnehmender Steigung an und erreicht anscheinend bei L., ein
Plateau bzw. Lycar, im Fall von CO2-1 wiichst o4 (L) bei den groften Struk-
turgroRen wieder stirker an, im Fall von 3CO2-1 fillt 0% (L) oberhalb von
Lyear. ab und stagniert bei einem konstanten o2 (L).

Im Fall der beiden Spiralarme, Sagittarius bei 35-55km /s und Scutum bei 70-
120km/s, zeigen die A-Varianz-Spektren von CO3-2 und CO2-1 im Bereich
oberhalb von L., ~10’ einen deutlichen Wiederanstieg von o3 (L), dieser
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Abbildung 3.14: A-Varianz-Analyse von Karten integrierter Intensitit im
Feld G30-31, berechnet mit dem Mezxican Hat Filter mit v=1.5; die Fehlerbe-
rechnung erfolgte analog zu Abschnitt 3.4.1.2. In den Zeilen von oben nach
unten sind die A-Varianz-Spektren der Karten von CO3-2, CO2-1 und ¥CO2-
1 gezeigt, in den Spalten von links nach rechts die Integrationsbereiche 10-
14 km/s (Vordergrundwolke), 35-55km /s (Sagittarius-Arm) und 70-120km /s
(Scutum-Arm). Die schwarze durchgezogene Linie fittet den Exponenten da
bei kleinen Skalen, die rote gestrichelte Linie den Exponenten da bei grofien
Skalen.
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ist weniger stark ausgeprigt im Fall von 3CO2-1.

In Abbildung 3.14 ist der jeweilige Fit des Exponenten da bis zum L;cq, ~10
gezeigt. Analog zum Feld G45-46 in Abschnitt 3.4.1.2 zeigt sich am deut-
lichsten der Trend der Abhéingigkeit der da-Werte von J,,: Sie liegen fiir
C03-2 (CO2-1, 13CO2-1) in der Vordergrundwolke bei 1.00+0.03 (0.46+0.01,
0.86+0.05), im Sagittarius Arm bei 0.674+0.04 (0.664+0.02, 0.434+0.08) und
im Scutum Arm bei 0.83+0.03 (0.80+0.02, 0.69+0.03).

Um die Exponenten da der Wiederanstiege oberhalb von L. ~10 zu fit-
ten, habe ich dieselbe Fitroutine verwendet. Dies allerdings ist problematisch,
da diese mit der Annahme nur eines Anstieges im A-Varianz-Spektrum den
Bereich bei kleinen Strukturgrofen mit weifem Rauschen und dem Teleskop-
beam rechnet (Bensch et al. 2001). Entsprechend grof ist jeweils der mit den
drei Filterfunktionen (siehe Abschnitt 3.4.1.2) ermittelte Fehler. Die groften
Werte ergaben sich fiir CO2-1 im Scutum Arm mit do=1.47£0.39 und fiir
CO3-2 im Sagittarius Arm mit da=1.38+0.45, die den von (Bensch et al.
2001) ermittelten Wertebereich fiir Molekiilwolken iibersteigen.

Einen dhnlichen Verlauf der A-Varianz-Spektren bei grofien Skalen zeigte
Bensch et al. (2001) fiir Perseus/NGC 1333 und fiir Mon R2. Als Ursache
nahmen sie Kartenrandeffekte an (Bensch 2004). Basierend auf den Analy-
seergebnissen simulierter Karten in Abschnitt 3.3 ergibt sich jedoch, dak es
sich hier um reale Strukturkomponenten handelt mit L,c.; > Ly,q, und sehr
niedriger Intensitit pro Pixel.

3.4.2.2 Kanalkarten

Abbildung 3.15 zeigt die Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2 Datenkubus des
Feldes G30-31. Im Vergleich zum Feld G45-46 (siehe Abbildung 3.11) lie-
gen hier in weitaus mehr Geschwindigkeitskanédlen Strukturen vor. Dominiert
wird diese Darstellung vom Geschwindigkeitsbereich des Scutum-Arms, in
dem auch der absolute o5"*""“!_Peak bei 97.3km /s und 12.8' liegt.

In der gezeigten Kanalkarte bei 96km/s findet man die beiden ausgedehn-
ten Intensititskerne bei W43 (1=30.8, b=0.0) und G29.9 ({=30.0, b=0.0) auf
eben dieser Grofe. Es finden sich zahlreiche kleine Bereiche (Spots) mittler-
er Intensitit sowie auf grofen Skalen ausgedehntes, schwach emittierendes
Material. Obwohl verschiedene Strukturgréfen in der Kanalkarte zu sehen
sind, dominieren die beiden intensivsten Positionen W43 und (G29.9 das A-
Varianz-Spektrum.

Im Gegensatz zum GMR-Bereich des Feldes G45-46 mit einem dominanten
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Abbildung 3.15: Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2 Datenkubus des Feldes
G30-31. Die Darstellung ist analog zur Abbildung 3.11. Gezeigt ist hier das A-
Varianz-Spektrum am Beispiel der Kanalkarte 96km /s. Oberhalb des oberen
Teilbilds sind die Geschwindigkeitsbereiche der OH-, H,O und CH3;OH Maser
gezeigt (Referenzen siehe Abbildung 2.22). Die in der Kanalkarte gezeigten
Maser Positionen entsprechen den tatséchlich bei dieser Geschwindigkeit ge-
messenen Maser.

o¢tannel_Peak und einem Nebenpeak erkennt man hier eine hohe Anzahl an
lokalen o%""“!_Peaks. Selbst im relativ schmalen Geschwindigkeitsbereich
des Sagittarius-Arms des Feldes G30-31 erkennt man mindestens drei sepa-
rierbare Strukturbereiche. Klar ist zu erkennen, daf der Bereich zwischen
den beiden Spiralarmen (57-67km/s) fast frei von Strukturinformation ist,
was mit dem Summenspektrum aus Abbildung 2.19 konform geht, da auch
dort die Emission auf Null zuriickgeht. Ebenso findet sich keine Strukturin-
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VIKe/S] [ Ly 1] Lyt [0
nah fern
2.3 >35.5 | >2.1|148.7
7.4 21.2 3.7 86.3
12.0 15.3 4.5 | 60.5
38.8 >35.5 | >28.9 | 121.9
44.6 16.4 15.3 | 54.9

51.0 7.5 76| 24.2
61.8 10.0 11.9 | 30.5
71.0 7.2 9.6 | 209
74.0 10.5 14.7 | 30.2
79.9 9.7 144 271
87.2 9.2 147 244

95.3 10.3 18.3 | 25.5
97.1 13.6 249 | 33.3
103.4 11.5 244
112.3 10.0 21.2
116.1 8.0 17.0

Tabelle 3.2: Tabelle der Strukturgrofen L,... der acAh‘”mel—Peaks der
Kanalkarten-A-Varianz des CO3-2 Datensatzes des Feldes G30-31 aus Ab-
bildung 3.15, analog zu Tabelle 3.1.

formation im Bereich 15-35km/s. Bei niedrigen Geschwindigkeiten erkennt
man drei voneinander getrennte Bereiche bei 2.3, 7.4 und 12.0km/s mit aus-
gepriigten Strukturen und jeweils einem 0§ “!_Peak, von denen die Wolke
bei 12.0km /s die stirksten o3 (L)-Werte zeigt.

Die iiberlagerten Kurven der linearen Strukturgrofen zeigen, daf in vielen
Féllen die dominante Strukturgréfe zwischen 15 und 30 pc liegt (siehe Abbil-
dung 3.15 und Tabelle 3.2). Unter der Annahme, daf es sich hierbei um eine
typische lineare Strukturgréfe dieser Molekiilwolken handelt, ergibt sich, dafl
die drei Emissionsgebiete bei niedrigen Geschwindigkeiten nahgelegene Wol-
ken sind. Dies deckt sich mit der in Kapitel 2 aufgefiihrten Begriindung, daf
es sich bei der ausgedehnten Wolke bei 12km /s um eine nahgelegene Wolke
handeln mu#k.

Entsprechend erkennt man im Sagittarius-Arm eine Zweiteilung: Der Bereich
35-46km /s ist nach dieser Annahme dem nahgelegenen Teil des Sagittarius-
Arms (~3kpc) zuzuordnen, der Bereich 46-55km /s dem entfernten Teil (~11kpc).
Im Scutum-Arm finden sich folglich mehrere nah- wie fern-gelegene Wol-



3.4. ANALYSE DES DATENSATZES 151

ken. Die gesamte Séule zwischen 4.5kpc und 10kpc Abstand zum Beobachter
scheint somit mit Molekiilwolken besetzt zu sein.

Oberhalb des Tangentenpunktes finden sich zwei lokale Maxima bei ca. 112
und 116 km/s, in Ubereinstimmung mit den entsprechenden Kanalkarten
in Abbildung 2.30. Ublicherweise argumentiert man derart, daf solch ho-
he Geschwindigkeiten logischerweise nur dem Tangentenpunkt zugeordnet
werden konnten (siehe z.B. Simon et al. (2001)). Die lineare Strukturgro-
e lige dann bei ca. 15-20 pc. Da die Tangentenpunkte dieses Feldes bei
101.5< vy, <105.3km/s liegen, zeigt dieses Beispiel, daf hier Abweichungen
von =>11km/s von der Rotationskurve méglich sind.

Ferner erkennt man anhand der Konturlinien in den Abbildungen 3.15 und
3.16, ab starksten jedoch im Fall von CO2-1, daf innerhalb der Spiralarme der
Abfall der 0% (L) oberhalb von L. in den jeweiligen Geschwindigkeitskani-
len schwiicher ist, als L=2. Unter zuhilfenahme der Ergebnisse aus Abschnitt
3.3 bedeutet dies, daf hier innerhalb der Spiralarme weit ausgedehnte, jedoch
nur schwach emittierendes Material vorliegt.

Ich habe die Streuung der in der Literatur bekannten Maser-Emissionen ober-
halb der Darstellung der Kanalkarten-A-Varianz in Abbildung 3.15 angege-
ben. Es findet sich eine gute Korrelation mit dem Aufkommen von Maser
Emission und den beiden Spiralarmen. Dies ist allerdings nicht weiter ver-
wunderlich, da die Sternentstehungsaktivitéiten innerhalb der Spiralarme zu
finden ist, in denen auch die meisten Molekiilwolken liegen.

Abbildung 3.16 zeigt die Kanalkarten-A-Varianz-Darstellung der Datenku-
ben CO2-1 und ¥CO2-1 des Feldes G30-31. Analog zu Feld G45-46 findet
sich im Fall von CO2-1 weniger Kontrast innerhalb der Bereiche mit Struktu-
rinformation, die maximalen o4 (L)-Werte sind #hnlich zu denen fiir CO3-2.
Im Fall von *CO2-1 sind die Strukturinformationen in analoger Weise auf
der Geschwindigkeitsachse besser separiert. Die Lage der o%""“!-Peaks sind
im Fall von *CO2-1 identisch zu denen von CO3-2, innerhalb der Spiralar-
me liegen die Maxima von CO2-1 allerdings bei h6heren Strukturgréfen. Ich
interpretiere dies damit, dak die Wolkenkerne relativ wenig Kontrast relativ

zum weit ausgedehnten Material haben.

Im Fall der entfernten Komponente des Sagittarius-Arms bei 45-55km /s ist
die Strukturinformation von *CQO2-1 sehr gering relativ zu den anderen GMR
Bereichen. Ebenfalls gering ist die *CO2-1 Strukturinformation der nahge-
legenen Bereiche bei 2.3 und 7.4km/s. Das interpretiere ich damit, daf die
optische Tiefe der dominanten Strukturen dieser Wolken und damit die der
gesamten zugehorigen Wolken gering ist.
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Abbildung 3.16: Oberes Teilbild: Kanalkarten-A-Varianz des CO2-1 Da-
tenkubus des Feldes G30-31, unteres Teilbild: Kanalkarten-A-Varianz des
13C02-1 Datenkubus des Feldes G30-31. Bezeichnungen analog zu Abbildung
3.15.

Diskussion Die gefundenen dominanten Strukturgréfen dieses Datenku-
bus liegen zwischen 15 und 30 pc; im Fall von G45-46 lagen diese zwischen
15 und 20 pc. Die beiden separierten Bereiche 112 und 116km/s des Feldes
G30-31 zeigen eine Strukturgroke von ca. 15-20 pc in Ubereinstimmung mit
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den Ergebnissen des Feldes G45-46.

Das breite, leicht schriag liegende lokale Maximum bei 95-97 km/s im Feld
G30-31 in CO3-2 scheint sich aus der Uberlagerung verschiedener dominie-
render Strukturen zu ergeben. Mdoglicherweise bewirkt der Uberlapp ver-
schiedener Wolken in diesem Datenkubus auch an anderen Positionen effek-
tiv hohere dominante Strukturgréfen, was die hoheren gefundenen linearen
Strukturgrofen gegeniiber den separierten Wolken erklirt. Der Tangenten-
punktbereich des Scutum Arms ist folglich starker mit Wolken besetzt als
der Tangentenpunktbereich des Sagittarius Arms.

In den Geschwindigkeitskanilen des GMR findet sich, wie bereits in den Kar-
ten integrierter Intensitdt in Abbildung 3.14, Strukturinformation oberhalb
der dominanten Strukturgrofen. Analog zur Interpretation der A-Varianz-
Spektren der integrierten Karten folgere ich, daf es sich hierbei um weit
ausgedehntes, schwach emittierendes Gas handeln muf.

Bei Geschwindigkeiten fern des Tangentenpunktes mag man argumentieren,
dak die Koexistenz von nah- und ferngelegenen Wolken im Uberlapp ein
A-Varianz-Spektrum ergeben, das sowohl ein ausgepragtes L., geméf der
ferngelegenen Wolke aufweist, aber auch Strukturinformation bis L,,,, auf-
grund der nahgelegenen Wolke. Die Analysen aus Teilabschnitt 3.3 ergeben
jedoch, dak dann jeweils die nahgelegenen Wolken deutlich schwécher emittie-
ren miissen, als die ferngelegenen Wolken. Ferner kann ein solcher Uberlapp
nicht die A-Varianz-Spektren am Tangentenpunkt erkldren, sofern sich die
typischen linearen Groflen dominanten Strukturen nicht deutlich voneinan-
dern unterscheiden.

Es handelt sich bei diesen grofsen Strukturen somit um weit ausgedehntes,
schwach emittierendes Material. Das kann zum einen der Uberlapp von Wol-
kenhalos sein oder auch das in den Spiralarmen breit verteilte Zwischenwol-
kenmaterial.

Die Tatsache, daf diese Strukturen in den gesamten Geschwindigkeitsberei-
chen 35-55km/s und 70-120km/s auftreten favorisiert jedoch eher die Deu-
tung als auf groflen Skalen verteiltes Zwischenwolkenmaterial.

Im iibrigen ist dies kein Widerspruch dazu, daf ein konstanter Offset in der
Karte nicht detektiert werden wiirde! Die Ausdehnung der Karte in Galakti-
schen Breiten ist relativ hoch (0.5 Grad). Bei einem Abstand von 7.4kpc am
Tangentenpunkt entspricht dies +65pc von der Galaktischen Ebene. Es ist
sehr unwahrscheinlich, daf das Zwischenwolkenmaterial in den Spiralarmen
iiber derart grofe Galaktische Breiten eine konstante Sdulendichten aufweist.
Vielmehr ist anzunehmen, daf die Sdulendichte bei b~0 am héchsten ist. Un-
abhéngig davon, ob das Interwolkenmaterial bei b=0 optisch dick oder diinn
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ist, folgt daraus, dak die von ihm stammende Emission bei hoheren Breiten
weniger intensiv ist. Beispiele 11 und 12 aus Abbildung 3.2 haben gezeigt,
dafl die dort gezeigte modellhafte Ebene ausreichen wiirde, um die im Feld
(30 gemessenen grofen Strukturen zu erklaren. Bemerkenswert ist, daf diese
Strukturen in CO3-2 zu sehen sind.

Es ist unwahrscheinlich, daf$ es sich bei den grofen Strukturen um sehr dich-
tes Gas handelt. Viel plausibler ist daher, daf die Anregung der CO3-2 Linie
durch eine hohe Temperatur des Mediums zustande kommt. Beim hier gefun-
denen Zwischenwolkengas handelt es sich folglich um warmes, fein verteiltes
Gas. Die Modellierung der physikalischen Parameter dieses Gases erfolgt in
Kapitel 4 in Teilabschnitt 4.5.2.

3.4.2.3 Linienverhiltnisse

In Teilabschnitt 3.4.1.4 habe ich erlautert und gezeigt, wie und dak die Er-
mittlung der Linienverhéltnisse RT% abhingig von der Strukturgrofe L mog-
lich ist. Abbildung 3.17 zeigt die Darstellung der Linienverhéltnisse RT5 des
Datenkubus G30-31. Analog zu Abbildung 3.13 habe ich die RZAO271/1SCO271:2
Kontur in beide Teilbilder durch die gestrichelte Konturlinie eingetragen.
Diese Konturlinie ist, wie in Abschnitt 3.4.1.4 gezeigt, eine sinnvolle Begren-
zungslinie der Emissionsgebiete.

Betrachtet man diese Konturlinie, so fallt auf, daf der Bereich des GMR
zwischen 30 und 120 km/s von dieser eingeschlossen wird und daf an den
genannten Geschwindigkeitsrandern auch dieser Bereich endet. Selbst der Be-
reich 55-70km/s zwischen den beiden Spiralarmen ist nicht vollstdndig emis-
sionsfrei, allerdings ist die Emission dort nur sehr schwach. Folglich ist der
Raum zwischen den beiden Spiralarmen nicht vollstéindig frei von warmem
molekularem Gas.

Im Sagittarius-Arm erkennt man die oben beschriebene Zweiteilung unter-
und oberhalb von ~45km /s durch einen Einknick dieser Konturlinie.

In Abbildung 3.4.1.4 war das Linienverhiltnis R}, , 130021 im Geschwin-
digkeitszentrum der beiden dort vorhandenen Wolken niedriger als am Ge-
schwindigkeitsrand. Folglich kann ein R7g,, , /13002_1—Minimum auf der Ge-
schwindigkeitsachse als Indikator fiir eine separierte Komponente gedeutet
werden. Ferner war in Abbildung 3.4.1.4 das Linienverhéltnis R, , /15002-1
im Geschwindigkeitszentrum dieser Komponenten konstant fiir alle gezeigten
Strukturgrofen L.

Betrachtet man nun die Verteilung von R"(fm_1 /13002-1 im unteren Teilbild
der Abbildung 3.17, so fallt auf, daf korrespondierend mit der Lage der lo-

kalen o§*"m“!-Peaks, Streifen mit niedrigen RZS, | J15cog-1 1angs der Ordi-
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Abbildung 3.17: Kanalkarten-A-Varianz Verhéltnisse R72 des Datenkubus
G30-31. Im oberen Teilbild ist das Verhdltnis R77), /00215 im unteren Teil-
bild das Verhaltnis Rng2_1 /130021 dargestellt.Die schwarzen Konturen zei-

gen die Kanalkarten-A-Varianz von ¥C0O2-1 mit vier Stufen pro Dekade. In
beiden Teilbildern ist die RUCAOQ_1 /13002_1:2 Kontur als gestrichelte Kurve
iiberlagert.

nate (der Strukturgréfe L) zu finden sind. Im gesamten Anstieg bis etwas
oberhalb von L., ist dieses Linienverhéltnis konstant. Weit oberhalb von
Lyeqr, weicht das Linienverhéltnis in der Regel von diesen Werten zu héheren
Werten hin ab. Das bedeutet, daf das Verhéiltnis R((;Amq /130021 der domi-
nanten Strukturen schon bei kleinen L zuverldssig bestimmt werden kann;
der am Ende von Abschnitt 3.4.1.4 skizzierte Algorithmus sollte von dieser
Erkenntnis profitieren. Ferner bedeutet dies, daf das weit verteilte Gas deut-

lich weniger optisch dick ist, als die dichten Wolkenkomponenten.

Im zentralen Bereich des Scutum-Arms zwischen 90 und 105km/s errei-

chen die Rng%l /1300271—Werte zwischen 2 und 2.5 in breiten Geschwindig-
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channel

keitsbereichen um die o -Peaks, aufierhalb dieses Bereichs liegen die
RZAOQ_l /13002_1—Werte der separierten Wolken bei ~3 und die Geschwindig-
keitsbreite ist sehr schmal.

Betrachten wir nun das Verhéltnis R77), , Jo—1- Bei den niedrigsten Lags er-
scheint wieder das Verhiltnis des weillen Rauschens beider Datenséitze. Zu
groferen Strukturgréfien hin erkennt man, dak dieses Verhiltnis im Gegen-
satz zu R, /130021 nicht konstant bleibt. Vielmehr verringert es sich mit
zunehmender Strukturgrofe und das schon unterhalb von L,..;. Das bedeu-
tet, dafk sich dieses Verhéltnis innerhalb der dominanten Strukturen mit un-
terschiedlichen Filtern dndert.

Die Deutung ist analog zu Feld G45-46 mit einem Gradienten des Linienver-
haltnisses RZAO:H o1 21 den Intensitdtsmaxima der Kanalkarten hin.

3.4.3 BU-FCRAO Daten

Ich méchte in diesem Abschnitt der Frage nachgehen, ob es sich bei den oben
gefundenen linearen Grofen der dominanten Strukturen in den Datenkuben
molekularen Gases um typische Werte handelt. Daher habe ich acht Felder
des BU-FCRAO Datensatzes in 3CO1-0 untersucht. Jedes Feld hat eine Aus-
dehnung von einem Grad in Galaktischer Linge mit den Mittelpunkten bei
ganzen Graden von 41-48 Grad. Die Ausdehung in Galaktischer Breite reicht
von +0.5 bis -1.0 Grad. Untersucht habe ich Kanalkarten in einem Umfang
von 40km/s um die jeweiligen Tangentenpunkte.

Abbildungen 3.18-3.25 zeigen die Kanalkarten-A-Varianz dieser *CO1-0 Da-
tenkuben. Aus den iiberlagerten Kurven der linearen Dimensionen ergibt sich,
dak in diesen Feldern an den Tangentenpunkten die typischen dominanten
Strukturgrofen zwischen 5 und 15pc liegen. Abbildung 3.23 zeigt in Aus-
nahme von diesem Wertebereich dominante Strukturgréfen von ~30pc am
Tangentenpunkt. Dieser Bereich zeigt {iberlagerte Wolkenkomponenten und
daher auch diese grofen o¢!""*!-Peaks.

Zusammengefalit bedeutet dies, daf die typischen Strukturgrofen aller Lini-
en zwischen 5 und 15pc liegen. Haufig finden sich Strukturgréflen von bis zu
30pc, die sich jedoch wahrscheinlich aus der Uberlagerung mehrerer Kompo-
nenten ergeben.
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Abbildung 3.18: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um /=41 b=0 herum.
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Abbildung 3.19: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um (=42 b=0 herum.
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Abbildung 3.20: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um /=43 b=0 herum.
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Abbildung 3.22: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um /=45 b—=0 herum.
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Abbildung 3.23: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um (=46 b=0 herum.
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Abbildung 3.24: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um /=47 b=0 herum.
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Abbildung 3.25: Kanalkarten-A-Varianz des Tangentenpunkt-Bereichs des
13C01-0 Datenkubus um (=48 b=0 herum.
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3.5 Zusammenfassung

Ich fasse im folgenden die Ergebnisse der Analysen simulierter Karten sowie
der Untersuchung des vorliegenden Datensatz bzgl. Spektralindizes, Kanalkarten-
A-Varianz-Analyse sowie der Linienverhiltnisanalyse zusammen.

Die Untersuchung simulierter Karten ergab folgende Ergebnisse:

e Die dominante Strukturgréfe spiegelt sich in der Grofe L., des lo-
kalen Maximums im A-Varianz-Spektrum wider. Die A-Varianz kann
jedoch nicht zwischen Haufigkeits- bzw. Intensitétswichtung gleicharti-
ger Strukturen unterscheiden.

e Die Interpretation konstanter Potenzen d » im A-Varianz-Spektrum mit
dem Spektralindex 3 einer fraktalen Struktur ist kritisch zu betrach-
ten: Bereits einfache Kombinationen geometrischer Figuren koénnen in-
nerhalb eines gewissen Strukturgréffenbereichs eine konstante Potenz
da im A-Varianz-Spektrum erzeugen. Ferner stellte sich heraus, dafs
die im Zusammenhang fraktaler Wolkenstruktur wichtige Strukturgro-
e Liyrnover, die Obergrenze der Selbstahnlichkeit, sowohl in den ge-
zeigten Simulationen als auch in den Mekdaten des GMR keine Rolle
gespielt hat.

Die gute Reproduktion des Spektralindex (3 von fraktalen Strukturen
mit der A-Varianz (Bensch et al. 2001) 1aft folglich nicht den Um-
kehrschluf zu, daf bei einem konstanten da eine fraktale Struktur vor-
lage.

e Die Uberlagerung zweier Objekte mit deutlich unterschiedlichen do-
minanten Strukturgréfien fiithrt zu zwei separaten lokalen Maxima im
A-Varianz-Spektrum bei Lyeqr 1 und Lyeqr 2, die den beiden separaten
Strukturgrofen entsprechen.

e Ich habe gezeigt, dak bei der Verwendung der IDL-Routine deltavarwid-
get (Version 2.0) von Volker Ossenkopf ein Wiederanstieg des A-Varianz
Spektrums oberhalb von L., nicht auf Kartenrandeffekte zuriickzu-
fiihren ist, sondern nur mit tatsichlich in den Karten vorliegenen Struk-
turen erkldrbar ist, deren dominante Strukturgréfe und damit Lyeq 2
oberhalb des groften berechneten Lags L., liegt. Sofern die Struktu-
rinformation 0% (L) dieser groRen Struktur in der GroRenordnung der
kleineren, dominanten Strukturgrofe bei L,c. 1 liegt, muf die Inten-
sitidt dieser groferen Strukturkomponente relativ zu der der kleineren
sehr gering sein.
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e Die iiblichen otf-Streifen bei otf-Beobachtungen haben keinen merkli-
chen Einfluk auf die A-Varianz-Spektren, da deren Strukturinformati-
onsbeitrag o3 (L) um GroRenordnungen unterhalb derjenigen von hier
untersuchten Karten mit tatsdchlicher Wolkenemission liegt.

Die Untersuchung der Spektralindizes 3 integrierter Karten des vorliegenden
Datensatzes ergab folgende Ergebnisse:

e Die gefundenen Spektralindizes der hier untersuchten Emissionsberei-
che im GMR und der Vordergrundwolken zwischen 0.37+0.08 und 1.02+0.04
und somit, mit einer im Text diskutierten Ausnahme, im Bereich 0.5-1.3
der von Bensch et al. (2001) gefundenen Spektralindizes fiir Molekiil-
wolken.

e Es zeigten sich signifikante Unterschiede des ermittelten Spektralin-
dex (3 bei Karten unterschiedlicher Molekiillinien von derselben Regi-
on. Dies steht im Kontrast zu bisherigen Strukturanalysen, die nicht
solche Unterschiede in Strukturparametern erkennen liefen (z.B. dem
Klumpen-Massen Index a bei Kramer et al. (1998)). Generell zeigte
sich der Trend, daf mit steigendem J,,, die Werte von da und damit
von (3 steigen.

e da spiegelt den Kontrast der dominanten Strukturen zur gesamten un-
tersuchten Karte wider. Ich konnte zeigen, dafs im Fall optisch diinnerer
Linien der Kontrast der Wolkenkerne zur gesamten Karte, die auch dif-
fus verteiltes Gas zeigt, hoher ist als im Fall optisch dickerer Linien;
im Fall optisch dickerer Linien ist das breit verteilte diffuse Gas bereits
stark angeregt.

e Ferner zeigte sich, dal die Wahl engerer Integrationsbereiche in der
Regel zu hoheren da-Werten fiihrt. Dieser Trend steht im volligen Ge-
gensatz zu den Vorhersagen von Lazarian & Pogosyan (2000). Erklarbar
ist auch dies mit dem Kontrast der Wolkenkerne zur gesamten Karte:
Bei einem breit gewdhlten Integrationsbereich, der mehr als die gesam-
te Emission dieser Wolkenkerne umfafst, ist der Kontrast der Emission
gegeniiber dem Rauschen geringer als bei schmalen Integrationsberei-
chen und folglich ist da bei breiten Integrationsbereichen niedriger als
bei schmalen.

e Die von Bensch et al. (2001) und Huber (2002) gefundene abfallende
Abhéngigkeit von da mit groferem lineare Fit-Bereich konnte nicht
verifiziert werden.
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e Die A-Varianz-Spektren der integrierten Karten des Feldes G30-31 zeig-
ten im Bereich der Spiralarme eine grofsskalige Struktur, deren domi-
nante Strukturgrofe L >35' ist. Dies interpretiere ich als Zwischen-
wolkengas in den Spiralarmen. Die Exponenten da dieser grofsskaligen
Strukturen reichen herauf bis 1.474-0.39 und liegen damit oberhalb des
von Bensch et al. (2001) gefundenen Bereichs fiir Molekiilwolken.

Ich habe erstmalig die A-Varianz-Spektren von Kanalkarten eines [bv-Daten-
kubus untersucht. Diese Kanalkarten-A-Varianz-Analyse ergab folgende Er-
gebnisse:

e Die dominante Strukturgrofe ist jeweils einem bestimmten Geschwin-
digkeitskanal zuzuordnen, die Nachbarkanéle zeigen einen stetigen Ab-
fall der Strukturinformation.

e Der Kontrast der dominanten Strukturen ist abhéngig von der unter-
suchten Linie, dhnlich zur Diskussion der unterschiedlichen da weiter
oben.

e Im Bereich des Tangentenpunktes des Scutum Arms im Feld G30-31
finden sich deutlich mehr auf der Geschwindigkeitsachse separierbare
Komponenten als im Fall des Tangentenpunktes des Sagittarius Arms
im Feld G45-46.

e In den Bereichen der Tangentenpunktsgeschwindigkeiten ergeben sich
unter der Annahme des Abstandes geméf der Tangentenpunkte lineare
Grofen der dominanten Strukturen von 5-30pc, typischerweise jedoch
<20pc. Unter der Annahme einer solchen typischen linearen Struk-
turgrofe lassen sich die doppeldeutigen Entfernungen bei niedrigeren
Geschwindigkeiten auflosen.

Die grokeren dominanten Strukturen des genannten Wertebereichs las-
sen sich durch einen Uberlapp mehrerer Wolkenkerne erkliren; dies
ist konsistent damit, daf diese grofen Werte im Bereich von Tangen-
tenpunktsgeschwindigkeiten auftreten, die aufgrund der Projektion der
Rotationskurve dichter bevdlkert sind als die Bereiche bei niedrigeren
Geschwindigkeiten.

e Hieraus folgt, dak die IRAS Punktquelle 19124+1106 an der nahgele-
genen Entfernung zum Beobachter bei 0.5kpc liegt und folglich wahr-
scheinlich nicht als Auftreffpunkt eines relativistischen Jets des stella-
ren schwarzen Lochs GRS1915+105 in Frage kommt. Alternativ sind
die typischen linearen Skalen in solchen Féillen deutlich gréfser als im
Fall typischer Molekiilwolken.
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e Beim Zwischenwolkengas handelt es sich um warmes, fein verteiltes
Gas. Die Kanalkarten-A-Varianz zeigt deutlich, daf das Zwischenwol-
kenmaterial auf die beiden Spiralarme beschrankt ist. Es ist deutlich in
CO3-2 zu sehen und daher warm. Eine Modellierung folgt in Kapitel 4
in Teilabschnitt 4.5.2.

Schlieflich habe ich gezeigt, dak es moglich ist, mit Hilfe der A-Varianz-
Spektren verschiedener Molekiillinien die Linienverhé&ltnisse der dominanten
Strukturgrofen zu bestimmen. Die Kanalkarten-A-Varianz-Linienverhéltnisse
bietet vielfaltige Analysemdoglichkeiten, die durch folgende Ergebnisse gezeigt
werden:

e Das Linienverhéltnis R, , 1130091 ist in einem Geschwindigkeitska-
nal konstant fiir alle signifikanten Strukturgréfen bis oberhalb von
Leqr- Analog zu einfachen Spektren der Linienverhéltnisse zeigten sich
lokale Minima (S&ulendichtemaxima) in den Wolkenzentren. Dieses Ver-
fahren kann folglich zur Identifikation der Geschwindigkeit von Wol-
kenkernen herangezogen werden. Am Beispiel von G45.12 und G45.07
habe ich mit dieser Methode das Ergebnis aus Kapitel 2 bestatigt, daf
es sich bei dieser Region um die Uberlagerung zweier separater Wolken
handelt.

e Die Kanalkarten-Analyse von RUCAoz—1 130021 ist ein sehr sensitives Ver-
fahren zur Detektion molekularen Materials. Ausgedehntes molekulares
Material unterhalb der Rauschgrenze einer einzelnen Position zeigt sich
durch vom Rauschverh&ltnis abweichendes R‘éAO%1 J13002-1- Dies ermog-
licht folglich bei geniigend grofer Kartengréfie die Bestimmung einer
physikalisch begriindeten Wolkengrenze auf der Geschwindigkeitsachse
gegeniiber einer von der Datenqualitéit begriindeten S/R Grenze.

e Das ausgedehnte Zwischenwolkengas hat eine deutlich geringere opti-
sche Tiefe als die Wolkenkerne. Die Analyse von R, , 130021 zeigt,
daf die beiden Spiralarme Sagittarus und Scutum im Feld G30-31 auf
der Geschwindigkeitsachse nicht vollstdndig voneinander getrennt sind;

der mogliche Kontakt besteht jedoch nur im Bereich sehr diinnen Gases.

e Das Linienverhéltnis R, , /CO2-1 der dominanten Strukturen ist bei
kleinen Strukturgrofen maximal und nimmt mit steigendem L und da-
her, ausgehend vom Wolkenkern, rdumlich gemittelt radial nach aufien

hin ab.
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Die gesamte A-Varianz-Analyse zeigte keinen prinzipiellen Unterschied der
beiden Spiralarme Sagittarius und Scutum bzw. der beiden untersuchten Fel-
der G30-31 und G45-46.

Ich schlage die Entwicklung einer sukzessiven Routine vor, die die physikali-
schen Eigenschaften der Wolkenkerne von dem des diffusen Materials sepa-
riert, basierend auf der Kanalkarten-A-Varianz-Linienverhiltnisanalyse klei-
ner Teilkuben.
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Kapitel 4

Linienverhaltnisse und
physikalische Eigenschaften

Abstract

In diesem Kapitel vergleiche ich die Linienverhéltnisse CO3-2/C02-1, CO2-
1/13C02-1 und *CO2-1/¥CO1-0 (im folgenden >Ry )y, 3Ry bzw. P Ry)
in den Kanalkarten der Wolken des Galaktischen Molekularen Rings (GMR)
und denen der beiden ausgedehnten Vordergrundwolken der Felder G30-31
und G45-46. Im Vergleich und in der Analyse beschrinke ich mich auf die
Linienverhiltnisse, da die Bestimmung der absoluten Intensitidten sowie der
Linienbreiten einzelner Wolken im GMR aufgrund des Uberlaps vieler Wolken
nur beschrinkt mdoglich ist.

Ich konnte im GMR anhand dieser Linienverhéaltnisse zwei Wolkentypen iden-
tifizieren: Typ I hat ausgedehnte Bereiche mit Linienverhiltnissen 0.7<'?
R3/p <1.0, 2.5 <12/13 R, <4.0 und 0.3<'3 Ry <1.0. Typ II hat ausge-
dehnte Bereiche mit Linienverhéltnissen 2R3/, <0.7, 1.0<'?/13 Ry <2.5 und
¥ Ry/1 <0.3, also bei den Linienverhéltnissen innerhalb eines Isotops jeweils
deutlich niedrigere Werte als Typ I, ebenso bei /13 R,. Die absoluten Inten-
sitdten sind bei den Typ I Wolken in der Regel deutlich héher als in den Typ
IT Wolken: Die maximalen T)..;-Werte der Typ I Wolken liegen bei ~ 17K,
die typischen maximalen T)..;-Werte der Typ II Wolken liegen bei wenigen
K. Ferner zeichnen sich Typ I Wolken gegeniiber den Typ II Wolken dadurch
aus, daf zusédtzlich zu den ausgedehnt vorkommenden Linienverhéltniswerten
zwei verschiedene kleine spotférmige Regionen der Groke ~2-4’ auftauchen:
Bei den einen Spots vergréfert sich das Linienverhéltnis '2R;, auf Werte
zwischen 1.0 und 1.3, bei den anderen Spots verringert sich das Linienver-
hiltnis '2/13 R, auf Werte zwischen 1.5 und 2.5. Diese beiden Spotarten sind in
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der Regel rdumlich nicht miteinander assoziiert. Ferner konnen viele Wolken
des Typs I mit Indikatoren fiir massive Sternentstehungsregionen assoziiert
werden, jedoch keine Wolke des Typs II.

Die Wolken des GMR vergleiche ich ferner mit zwei ausgedehnten Vorder-
grundwolken im gleichen Datensatz: Die 1.0kpc entfernte Vordergrundwolke
des Feldes G30-31 ist eine Typ I Wolke, die 1.8kpc entfernte Vordergrund-
wolke des Feldes G45-46 ist eine Typ II Wolke. Die Typ I Vordergrundwolke
unterscheidet sich von den Typ I Wolken des GMR jedoch durch relativ
schwiichere '3CO2-1 Intensitit, was sich in niedrigeren '>/'*R, und héohe-
ren Ry bemerkbar macht. Ferner sind die Regionen mit '*R3/5>1 in der
Vordergrundwolke ausgedehnt und die '%/13 R,-Spots liegen innerhalb der Re-
gionen mit '?R3/5>1. Schlielich erreichen die Spots in der Vordergrundwolke
extremere Werte: 2R3/, reicht herauf bis zu 1.5, 1213 R, reicht herab bis 0.5.

Die Modellierung der Linienverhéltnisse der Typ II Wolken mit Hilfe des
Entweichwahrscheinlichkeitsmodells von Stutzki & Winnewisser (1985) er-
gibt T<10K, n<10*%cm~3. Fiir die ausgedehnten Bereiche der Typ I Wolken
folgt 15 K<T<30K, die durchschnittliche Dichte der Typ I Wolken im GMR
liegt, aufgrund der niedrigen *R,/; <1.0 Werte, bei n~ 10*°cm~>. Die Typ I
Vordergrundwolke erreicht R, 1 Werte bis 2.0. Diese Bereiche dieser Wolke
kénnen mit T<20K und n>10%*cm ™3, bzw. mit hohen Temperaturen (model-
liert bis 100K) und Dichten n<10%cm ™ erklirt werden.

‘12R3/2 12/13R2 13]:{2/1 H T[K] n[cm_3]
Typ I 0.7-1.0 2.5-4.0 0.3-1.0 H 15-30 ~103°

Typ 11 <0.7 1025 <03 | <10 <1025

Tabelle 4.1: Linienverhaltnisse der weit verteilten Bereiche der beiden im Text
diskutierten Wolkentypen des GMR. Die physikalischen Parameter sind mit
dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell von Stutzki & Winnewisser (1985)
modelliert worden.

Die '?Rj/5-Spots kénnen mit dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell nicht
erklart werden, jedoch diskutiere ich folgende zwei mogliche Interpretationen:
Optisch diinnes Gas mit Dichten ~ 10*~®cm =2 und T>> 50K, bzw. Gas mit
einem Temperaturgradienten.

Die '2/13 Ry-Spots in den GMR Wolken bedeuten in einem homogenen Modell,
daf 3CO2-1 optisch dick wird. Mit dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell
ergeben sich Siulendichten N zwischen 10*2cm~2 und 10**cm~?2 bei niedrigen
Dichten n< 103cm~3 und niedrigen Temperaturen T<15K.
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Die '%/13R,-Spots ~0.5 der Typ I Vordergrundwolke konnen mit einem ho-
mogenen Modell nicht erklart werden. Ich interpretiere diese Positionen mit
einem Klumpen, der einen Temperaturgradienten zum Klumpeninnern hat.

Das Linienverhéltnis '* Ry, zeigt in den Typ I Wolken héufig einen Gradien-
ten von einem zum anderen Wolkenrand. Dies ist mit einem entsprechenden
Gradienten der durchschnittlichen Dichte des Gases erkldrbar. Ein solcher
Gradient ist im Zusammenhang mit einer sequentiellen Sternentstehung in
diesen Wolken plausibel erklarbar, die moglich ist, wenn die induzierte Stern-
entstehung eine bedeutende Rolle spielt.

Das relativ schwiichere *CO2-1 in den Typ I Wolken des GMR im Vergleich
zur Typ I Vordergrundwolke interpretiere ich mit dem Vorhandensein eines
Zwischenwolkengases im GMR;; die Présenz eines solchen Zwischenwolkenga-
ses ist motiviert durch die Ergebnisse der A-variance Analyse in Kapitel 3.
Unter der Annahme, daf die Typ I Wolken im GMR, die gleichen Linienver-
héltnisse emittieren wie die Typ I Vordergrundwolke, sowie aus den Ergeb-
nissen der A-variance Analyse ermittle ich die folgenden Linienverhéltnisse
des Zwischenwolkengases: 0.7<'? R3 /5 <1.0, /¥ Ry>4.0 und '® Ry/; <0.7. Die
Modellierung dieser Linienverhiltnisse mit dem Entweichwahrscheinlichkeits-
modell ergibt, daf das Zwischenwolkengas in den Spiralarmen Temperaturen
von 15K<T<70K hat sowie eine geringe Dichte, die mit zunehmender Tem-
peratur abnimmt: n < 103cm =2 bei 15K und n < 10%cm = bei 70K.

Ich konnte fiir das durchschnittliche Linienverhiltnis '?Rs/» bestétigen, was
Sakamoto et al. (1997) fiir das durchschnittliche Linienverhiltnis *R,/; in
der inneren Milchstrafe herausgefunden haben: Die durchschnittlichen Werte
nehmen mit abnehmendem Galaktischen Radius zu aufgrund einer héheren
Anzahl von Positionen mit sehr hohen '?R;o-Werten. Im Gegensatz zu den
2Ry/1 > 1 Positionen kénnen jedoch keine '?Rs/ > 1 Werte bei der gleichen
Auflésung von ~8' gefunden werden. Die 2R3/, > 1-Spots sind folglich viel
lokalisierter und nur bei einer Auflésung von ~2' detektierbar. Ich schliefse
mich der Vermutung von Wielebinski et al. (1999) an, da die Heizmechanis-
men in verschiedenen Regionen und Galaxien die gleichen sind, und folglich
das durchschnittliche Linienverhaltnis 1> Rs > groker Regionen ein Maf fiir die
Anzahldichte von Sternentstehungskernen in diesen Regionen ist. Ein 2R3 /2=
Wert >0.7 im Durchschnitt einer einzelnen Molekiilwolke ist folglich bereits
ein Hinweis auf Sternentstehungsaktivitit. Im Vergleich mit Mefsidaten ex-
terner Spiralgalaxien folgt, daf die Sternentstehungsaktivitit in den Kernen
von Starburst Galaxien weitaus hoher ist als im GMR, der gegeniiber dem
Durchschnitt der Milchstrafie bereits eine deutlich erh6hte Sternentstehungs-
aktivitit zeigt.
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4.1 Einleitung

Die Sternentstehung ist eng verkniipft mit den physikalischen Eigenschaf-
ten der molekularen Wolke, aus der der Stern entsteht, und die sich evtl.
in der Nachbarschaft eines bereits entstandenen Sterns befindet und daher
vom Strahlungsfeld des Sterns beeinflutt wird. Ferner durchqueren Schock-
wellen von Supernovae Explosionen das Wolkenmaterial. Neben diesen ver-
héltnisméfkig kleinskaligen und damit eher lokalen Einfluffursachen kann das
Interstellare Material (ISM) Einfliissen unterliegen, derer Ursachen grofska-
liger Natur sind, wie Galaktischen Scherkriften aufgrund der differentiellen
Rotation, Dichtewellen durch die Spiralarme, Magnetfeldern und extragalak-
tischen Strahlungsfeldern.

Die physikalischen Eigenschaften des ISM spiegeln sich im gemessenen Lini-
enspektrum wider. Prinzipiell trigt eine astronomisch gemessene Linie drei
Informationsarten: Die Dopplerverschiebung, die Intensitdt und die Linien-
form. Die Dopplerverschiebung (Gleichung 1.1) zur bekannten Laborfrequenz
gibt die Relativgeschwindigkeit zum Beobachter an. Die Intensitit der Linie
ist beeinflufft durch die physikalischen Anregungsbedingungen in der Mole-
kiilwolke, den Strahlungstransport und den Fiillfaktor des Teleskopbeams.
Die Linienform ist gepridgt durch den Strahlungstransport und kann ferner
durch die Uberlagerung mehrerer Quellen beeinflufit werden.

Um nun auf die physikalischen Anregungsbedingungen in der Molekiilwolke
schliefen zu kénnen bendtigt man mehrere Informationstriger, d.h. meh-
rere Linien desselben sowie weiterer Molekiile. Linienverhéltnisse, d.h. die
relativen Intensitéten zweier solcher Linien, sind deutlich weniger vom Fiill-
faktor des Teleskopbeams beeinfluit und spiegeln somit weitaus zuverlissiger
die Anregungsbedingungen und die Einfliisse des Strahlungstransports wider.
Notwendig hierfiir sind gleiche Beamgréfien; um dies bei deutlich unterschied-
lichen Frequenzen zu gewéhrleisten, verrechnet man, wie in Abschnitt 2.2.3
in Kapitel 2 beschrieben, die Karten hoherer Frequenz auf die Auflésung der
Karte der niedrigeren Auflésung. Notwendig hierfiir ist eine fully sampled auf-
genommene Karte. Der dieser Arbeit zugrundeliegende Datensatz ermdglicht
es erstmalig, die Linienverhéltnisse von vier verschiedenen Linien grofiskalig
im GMR zu untersuchen.

In Abschnitt 4.2 stelle ich die im vorliegenden Datensatz gemessenen Linien-
verhéltnisse dar und vergleiche diese in Abschnitt 4.3 mit aus der Literatur
bekannten Messergebnissen. In Abschnitt 4.4 stelle ich die Modellierung der
behandelten Daten vor, die ich in Abschnitt 4.5 diskutieren werde. Abschnitt
4.6 fakt die Ergebnisse dieses Kapitels zusammen. Die theoretischen Grund-
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lagen zur Linienemission habe ich im Anhang A zusammengefafft. Im Anhang
C zeige ich Daten ausgewihlter Teilregionen, bei denen ich zum Teil weitere
gemessene Linien préasentieren kann.

4.2 Beobachtungen

In diesem Abschnitt werde ich die Verteilung der Linienverhéltnisse des vor-
liegenden Datensatzes auf verschiedene Arten zusammenfassend darstellen.
In Teilabschnitt 4.2.1 zeige ich die Linienverhéltnisse in den Summenspek-
tren, in Teilabschnitt 4.2.2 zeige ich die Haufigkeitsverteilungen der Linien-
verhiltnisse in einzelnen Pixeln aller Kanalkarten der Hauptemissionsgebiete.
In Teilabschnitt 4.2.3 schlieflich zeige ich anhand ausgewéhlter Kanalkarten
die typische Verteilung der Linienverhéltnisse innerhalb der Wolken.

4.2.1 Linienverhaltnisse der Summenspektren

Ich betrachte zunéchst in Abbildung 4.1 die Linienverhéltnisse *R3/» und
12/13 R, der bereits in den Abbildungen 2.4 und 2.19 gezeigten Summenspek-
tren. Die Nomenklatur der Linienverh&ltnisse habe ich in Gleichung A.33
angegeben. Es fillt auf, dak diese Linienverhiltnisse starke Fluktuationen
aufweisen. Dies hat zwei Ursachen: Die Datenqualitit und die Uberlagerung
mehrerer Wolken.

Im Fall des Linienverhiltnisses '/1® R, bestimmt hauptsichlich das relativ
hohe Rauschen des '*C0O2-1 Spektrums das Rauschen in '*/'3R,. Das ver-
gleichsweise schlechte Signal zu Rausch Verhéltnis (S/R) von *CO2-1 pro
Pixel ergibt sich aus der in der Regel niedrigeren Intenstiit im Vergleich
zu CO2-1 bei in etwa gleichem absoluten Rauschniveau. Bei der Mittelung
einer gesamten Kanalkarte kommt ferner hinzu, dafs die Wolkenflachen in je-
der Kanalkarte im Fall der 1*CO2-1 Linie relativ klein sind im Vergleich zur
Kartengrofe; somit erhdlt man sehr niedrige gemittelte Intensititen. Bei dhn-
lich starkem Rauschen der Summenspektren dieser drei Linien liegt das S/R
Verhiltnis im Peak fiir 13CO2-1 bei ~14, fiir CO2-1 jedoch bei ~87. Entspre-
chend habe ich in Abbildung 4.1 fiir 13CO2-1 die niedrige 20-Grenze wihlen
miissen, um /3R, in den Geschwindigkeitsbereichen der beiden Spiralarme
und der Vordergrundwolke angeben zu konnen, wohingegen fiir CO3-2 und
CO2-1 eine Beschrinkung an der 60-Grenze moglich ist. Ferner erklart das
schlechte S/R von *CO2-1 die absolut hheren Fehler von %13 R, gegeniiber
2R3 /5. Die Fluktuationen der Linienverhéltnisse in den Summenspektren im
Scutum-Arm des Feldes G30-31 im Geschwindigkeitsbereich 80-110km /s sind
innerhalb dieser Fehler nicht erkliarbar. Die Ursache hierfiir liegt in der Uber-
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Abbildung 4.1: Linienverhiltnisse *R3» und '/*R, iiber die Summen-
spektren der beiden mit KOSMA beobachteten Felder. Es wurde eine 6o-
Begrenzung der CO3-2 und CO2-1 Daten sowie eine 20-Begrenzung der
13C02-1 Daten angesetzt (siehe Text). Zur Orientierung ist das CO2-1 Sum-
menspektrum hinzugeplottet. Die eingezeichneten Fehlerbalken entsprechen

AR =R- \/ (“*—}”5)2 + A?  wobei ein Kalibrationsfehler A.,;=10% angenom-

cal’

men wurde; ferner wurde die Geschwindigkeitsauflosung halbiert.

lagerung mehrerer Wolken: Haufig variiert das Linienverhéltnis einer einzel-
nen Wolke vom Wolkenzentrum zum Wolkenrand hin, so steigt z.B. /'3 R,
typischerweise zum Wolkenrand hin an. Die Uberlagerung mehrere Wolken
bei benachbarten Geschwindigkeiten fiihrt daher zu den genannten Fluktua-
tionen.

Die Linienverhaltnisse des Sagittarius-Spiralarms im Feld G45-46 bei 40-80
km/s zeigt das typische Verhalten einer einzelnen Wolke: Das '*/!3 R, liegt
im Zentrum bei ~3.6+0.6 und steigt zum Rand hin auf ~8+1.5 an. Das
2R3 /9 ist im Zentrum auf einer Breite von ca. 10km/s in etwa konstant bei
~0.6740.09 und fillt zum Rand hin auf ~0.540.1 ab. Die Linienverhéltnisse
des Scutum-Arms im Feld G30-31 zeigen ebenfalls '3 R, >3.6+0.15. Zwi-
schen 85 und 105km/s variieren diese Werte bis zu 6.4+2, in den &uferen
Bereichen bis 70 und 120km/s variieren diese Werte bis zu >10+2. * Ry,
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variiert zwischen 85 und 110km /s zwischen ~0.65+0.1 und ~0.80+0.1, ober-
halb von 110km/s varriiert es zwischen ~0.54+0.15 und ~0.75+0.15, unter-
halb von 85km /s zwischen ~0.43+0.15 und ~0.70+0.15. Das Summenspek-
trum von '¥CO2-1 im Bereich 35-55km/s des Sagittarius-Arms des Feldes
G30-31 zeigt keine signifikante Emission, entsprechend kann das Linienver-
hiltnis ?/'*R, hier nicht bestimmt werden. >Ry, variiert stark zwischen
~0.43£0.15 und ~0.83+0.15. Die ausgedehnte Vordergrundwolke des Feldes
G45-46 zeigt bei /13 R, zwischen ~2.040.15 und ~9.540.15, im Bereich des
13002-1 Peaks bei ~26km/s ein lokales Minimum von ~540.6. Der '*/!3R,
Peak bei ~28km/s liegt am Rand der im Vergleich zur gemittelten CO2-1
Linie schmaleren gemittelten *CO2-1 Linie. '*R5/, variiert in dieser Wol-
ke zwischen ~0.584+0.09 und ~0.3540.09 mit einem lokalen Minimum bei
~25km/s von ~0.454+0.09. Die ausgedehnte Vordergrundwolke des Feldes
G30-31 bei 10-14km /s zeigt '2/*3 Ry im Zentrum von ~3.641, das zum Rand
hin bis ~7+1 ansteigt. Ry, erreicht im Zentrum ~0.6840.12 und fillt zum
Rand hin auf ~0.554+0.12 ab. Der zentrale Bereich hat im Mittel ~0.6540.11.
Zusammengefafit zeigt '*/'3 R, in allen Gebieten folgendes Verhalten: In den
zentralen Bereichen liegen niedrige Werte von ~3.6 vor, zu den Randern hin
steigt >3 R, jeweils an. Das Linienverhiltnis 2Ry /o ist deutlich am nied-
rigsten in der Vordergrundwolke des Feldes G45-46 und am hdochsten im
Scutum-Arm.

4.2.2 Haufigkeitsverteilungen der Linienverhaltnisse

In der oberen Zeile der Abbildung 4.2 ist die Verteilung der gefunden Li-
nienverhéltnisse in den Einzelkanilen der Geschwindigkeitsbereiche fiir fiinf
verschiedene Geschwindigkeitsabschnitte gezeigt: Im Datensatz (G45-46 die
Geschwindigkeitsbereiche 40-80km /s und 23-29km/s, im Datensatz G30-31
die Geschwindigkeitsbereiche 70-120km /s, 30-60km /s und 9-15km/s. Gezeigt
sind die drei Linienverhéltnisse >Ry /0, 1?13 R, und Ry, Auffillig ist die
sehr asymmetrische Verteilung von 'Ry und *Ry/;. Die untere Zeile der
Abbildung 4.2 zeigt die Verteilungsfliigel. Hierfiir habe ich von den Verteilun-
gen der oberen Zeile die jeweilige Normalverteilung subtrahiert; zur Bestim-
mung dieser Normalverteilungen habe ich fiir die drei Parameter Position,
Breite und Maximum den Median, die Varianz und den Wert beim Median
gewdhlt. Tabelle 4.2 fakt die zugehorigen Mediane und Varianzen, sowie den
relativen Anteil der Verteilungen abweichend von der Normalverteilung zu-
sammen.

Zunéchst fillt auf, daf die Verteilungen von '2/* R, und '3 R, stark asymme-
trisch sind. Betrachtet man die Verteilungsfliigel, so zeigt sich, dafs im Schnitt
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Abbildung 4.2: Obere Zeile: Histogramme der Linienverhéltnisse auf der
T,»-Skala: Links 12R3/2, Mitte /13 R,, unten 13R2/1. Die fiinf Integrations-
bereiche der verschiedenen Felder sind oben farbkodiert angegeben. Gezihlt
wurde jeder Kanal jeder Position im angegebenen Integrationsbereich mit
[>30,,s des jeweiligen Spektrums. Die senkrechte Linie gibt die Lage des
Medians an; diese Position ist zusétzlich als Zahlenwert angegeben. Die Hi-
stogrammbkanile verteilen sich logarithmisch mit 100 Kanélen pro Dekade.
Untere Zeile: Verteilungsfliigel, berechnet durch Subtraktion der Normal-
verteilungen von den Histogrammen, gegeben durch Median, Varianz und
Verteilungspeak.
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R,]

aller 15 Verteilungen ca. 25% der untersuchten Pixel von einer statistischen
Verteilung abweichen, sofern man die oben beschriebene Normalverteilung
zugrunde legt.

Im folgenden erldutere ich, daf man in den Verteilungen der Linienverhé&ltnis-
se in Abbildung 4.2 zum einen Abhéngigkeiten bzgl. des untersuchten Feldes
und zum anderen Abhéngigkeiten bzgl. des jeweiligen Wolkentyps erkennen
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12}%3/2 12 13R2 13}%2/1

M| V |W%| M|V |W%| M| V | W%

G30@70-120km/s | 0.69 | 0.22 | 20.5 | 3.09 | 0.17 | 18.9 | 0.50 | 0.26
G30@30-60km/s | 0.62 | 0.15| 27.8 | 2.69 | 0.20 | 22.6 | 0.61 | 0.34
G30@9-15km /s 0.62 0.19 | 25.1 | 1.81|0.25| 36.3 | 0.77 | 0.36
G45@40-80km/s | 0.57 | 0.17 | 25.2 | 4.10 | 0.16 | 24.5 | 0.37 | 0.21
G45@23-29km/s | 0.47 | 0.17 | 27.2 | 2.89 | 0.18 | 30.3 | 0.29 | 0.27

13.4
21.9
38.3
27.0
21.5

Tabelle 4.2: Diese Tabelle zeigt fiir die fiinf diskutierten Geschwindigkeitsbe-
reiche und die drei diskutierten Linienverhéltnisse jeweils drei Parameter der
in Abbildung 4.2 gezeigten Histogramme der Linienverhéltnisse: Den Medi-
an [M], die logarithmische Varianz bzgl. des Medians [V] und den Anteil der
Verteilung in den Verteilungsfliigeln [W].

kann:

Die Verteilungen des Linienverhiltnisses '*/!3 R, der beiden Bereiche des Fel-
des G45-46 haben eine untere Grenze von ~0.7, die der drei Bereiche des
Feldes G30-31 von ~0.35. Ein &hnlicher Zusammenhang zeigt sich bei der
oberen Grenze der Verteilung von 'R,/ : Die Bereiche des Feldes G45-46
haben als Obergrenze einen Wert von ~3, die Bereiche des Feldes G30-31
einen Wert von 2>10. Die beiden Felder unterscheiden sich deutlich in den
rms-Werten der einzelnen Spektren (siehe Tabelle 2.2).

Die Kanalkarten zeigen, daR die *CO2-1 Emission in der Regel innerhalb der
Emissionsgebiete von CO2-1 und *CO1-0 liegt. Die deutliche Korrelation der
Untergrenze von '*'3 R, und der Obergrenze von '®R,/; mit den beiden Da-
tenfeldern und somit dem jeweiligen Rauschen der Spektren bedeutet folglich,
daR an den 30-Konturen der '*CO2-1 Emission jeweils eine durch diese Gren-
zen angegegebene Mindestintensitit von CO2-1 bzw. 3CO1-0 vorliegt. Die
Linienverhéltnisse bei diesen Konturen unterscheiden sich jedoch wie oben
beschrieben abhédngig vom betrachteten Datenfeld. Geht man von prinzipiell
gleichartigen Wolken im gesamten Datensatz aus, dann folgt mit der unter-
schiedlichen absoluten Hohe der 30-Konturen, dafs bei all diesen Wolken der
Abfall der '3C0O2-1 Emission zum Rand hin stiirker ist als der von CO2-1
und 3CO1-0.

Abbildung 4.3 zeigt die hier diskutierten Linienverhiltnisse als Scatterplots
der einzelnen Quellen, aufgetragen gegen die Intensitit von 3CO2-1. Gut zu
sehen ist, dak der oben diskutierte Uberhang der Verteilungsfliigel im Feld
G30-31 gegeniiber dem Feld G45-46, d.h. niedrigere Werte fiir '>/*R, und
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[HRz/w]

[wz/waRQ]

Abbildung 4.3: Gezeigt sind die Linienverhéltnisse '*/'*Ry und '*Ry); aller
der Abbildung 4.2 zugrundeliegenden Datenpunkte, aufgetragen als Scatter-
plot gegen die zugehorige '*CO2-1 Intensitit. Die verschiedenen Felder sind
in den fiinf Spalten aufgetragen. Die untere Zeile zeigt die Datenpunkte kor-
respondierend zum mittleren Teilbild der oberen Zeile von Abbildung 4.2,
die obere Zeile zeigt die Datenpunkte korrespondierend zum rechten Teilbild
der oberen Zeile von Abbildung 4.2.

hohere Werte fiir '*Ry/1, bei niedrigen Intensititen von *CO2-1 liegt und
somit, die oben aufgezeigte Argumentationslinie bzgl. des Abfalls der Inten-
sititen zum Wolkenrand hin stiitzt. Eine Ausnahme hiervon bildet '2/13 R,
im Feld G30 bei 9-15km/s; hier ist der Uberhang dieses Linienverhiltnisses
zusitzlich auch bei hohen *CO2-1 Intensititen zu sehen. Diese Daten sind
einer Region zusammenhéngender Datenpunkte innerhalb der Wolke mit au-
fergewohnlich niedrigem '%/'3 R, zuzuordnen, auf die ich in Teilabschnitt 4.4
naher eingehen werde.

Ein dhnliches Verhalten abhéngig vom Datenfeld, wenn auch weitaus weniger
deutlich ausgeprégt, zeigt sich in den unteren Grenzen der Verteilungen von
den Linienverhéltnissen des jeweils gleichen Isotops, Rz, und Ry/1. Die
Kanalkarten zeigen analog, dai die Emission des jeweils héheren Ubergangs
in der Regel innerhalb der Emission des unteren Ubergangs liegt. Das bedeu-
tet, dafs die untere Grenze der Verteilung einer maximalen absoluten Intensi-
tit von CO2-1 (bzw. *CO1-0) auf der 30-Grenze von CO3-2 (bzw. *CO2-1)
entspricht. Entsprechend bedeuten hohere minimale Werte der Verteilungen
von ?R3)5 und *Ry;; im Feld G30-31 im Vergleich zum Feld G45-46, daf
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der Abfall der CO3-2 (bzw. 3C02-1) Emission der Wolken zum Rand hin
stérker ist als der von CO2-1 (bzw. ¥*CO1-0).

Konsistent bedeutet dies fiir alle drei Linienverhéltnisse, daf der Abfall der
Intensitit der jeweils weniger stark ausgedehnten Linie zum Rand hin relativ
starker ist.

Die obere Grenze der Verteilungen von '?Rs/5 und 12/13 R, zeigt keine solche
Korrelation. Folglich ist dieser Teil der Verteilungen nicht alleine durch die
Linienverhéaltnisse bei schwachen Intensitaten erklarbar.

Der Anstieg der Verteilung von '%/!*R, beider Bereiche im Feld G45-46 ist
zwischen ~0.7 und ~1.8 identisch. Oberhalb von ~1.8 iibersteigt die Vertei-
lung des Bereichs 40-80km/s die von 23-29km/s um mehr als eine Grofen-
ordnung. Die weitere Ausdehnung der Verteilung von 40-80km /s zu hoheren
Linienverhéltnissen hin ist erklarbar mit einer hoheren Intensitit der ein-
zelnen Pixel im Vergleich zum Bereich 23-29km /s und somit aufgrund der
30-Grenze einer unterschiedlichen oberen Grenze von 2/13R,.

Die Verteilung von '?Rj/, ist in allen Féllen relativ symmetrisch um den
Median, abgesehen von einer {iberhdhten Anzahl hoher '?R;/o-Werte in der
9-15km /s Wolke des Feldes G30-31. Tatséchlich iibersteigen jedoch alle Wol-
kenfliigel aller Verteilungen die einer Normalverteilung. Das deutet auf signifi-
kant unterschiedliche Anregungsbedingungen in verschiedenen Bereichen der
Wolken hin. Abbildung 4.4 zeigt die Verteilung von '?Rj/, abhéingig vom
Galaktischen Radius. Mit geringer Signifikanz zeigt sich ein systematischer
Anstieg von '*Rj3/5 mit abnehmendem Galaktischen Radius.

Die Verteilung von *R, /1 zeigt die extremsten Mediane in den beiden Vor-
dergrundwolken, den niedrigsten Wert in der des Feldes G45-46, den hochsten
in der des Feldes G30-31, die Mediane der drei GMR-Bereiche liegen dazwi-
schen.

4.2.3 Raumliche Verteilungen in den Wolken

Die Verteilung der Linienverhéltnisse folgt innerhalb der Datenkuben in den
meisten Féllen dhnlichen Mustern, die ich im folgenden beschreiben werde.
Es zeigte sich ferner, dafs es moglich ist, die Linienverhéltnisse analog zu
Sakamoto et al. (1997) in wenige Klassen einzuteilen.

Abbildungen 4.5-4.10 zeigen exemplarisch die vier Linienverhéltnisse '?Rs o,
12/13 Ry, B Ry und 13 Ry,; (= CO3-2/13CO1-0) in jeweils einer Kanalkarte
des Datensatzes, auf die ich in den néchsten Teilabschnitten eingehen wer-
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Abbildung 4.4: Gezeigt ist der Median des Linienverhéltnisses '*R3/, nach
Tabelle 4.2 in Abhéngigkeit vom Galaktischen Radius. Die Fehlerbalken in
Richtung des Galaktischen Radius spiegeln den Geschwindigkeitsbereich der
den Medianen zugrundeliegenden Datensitze wider.

de. Ich werde dabei nur solche Linienverhéltnisse diskutieren, die ausgedehnt
vorkommen, d.h. isolierte Einpixelwerte werde ich vernachlissigen. Das Li-
nienverhiltnis '2/13 Ry »1 werde ich nur am Rande diskutieren, da es sich aus
den anderen dreien ergibt. Allerdings kann dieses Linienverhéltnis aus den
vorliegenden Datensdtzen mit einer hoheren rdumlichen Auflosung ermittelt
werden.

4.2.3.1 CO03-2/C02-1 (**R;),)

Das Linienverhiltnis 2R /2 148t sich in vier Klassen ! einteilen:

!Diese Bezeichnungen erscheinen zuniichst ungliicklich gewéhlt, leiten sich jedoch von
den drei Klassen von Sakamoto et al. (1997) fiir das Linienverhéltnis 2R, /1 ab; die im fol-
genden gezeigten Parallelen zum Linienverhéltnis 2 R, ;1 motivieren diese Bezeichnungen.
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59.37km/s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.5: Karten der Intensitétsverhéltnisse des Feldes G45-46 bei
v=59.37 km/s (GMR). Links oben: >Ry 5, rechts oben: '?/!3 R, links unten:
3Ry /1 und rechts unten: '*13R; /1. Es wurden nur Positionen dargestellt, bei
denen die Intensitdt>30,,,s des jeweiligen Spektrums liegt. Uberlagert sind
jeweils die Intensitidtskonturen der CO2-1 Linie.

Low Ratio Gas (LRG) (0.3)<'? Ry» <0.7
High Ratio Gas (HRG) 0.7<'? R3/5 <1.0
Very High Ratio Gas (VHRG) 1.0<12 R/ <1.3

Extrem High Ratio Gas (EHRG)  1.3<' Ry, <(1.5)

Die Verteilung der verschiedenen Klassen folgt in den Kanalkarten der drei
Bereiche der inneren Spiralarme (G45-46 Sagittarius, G30-31 Scutum und
Sagittarius; Abbildungen 4.5, 4.7 und 4.8) den gleichen folgenden Mustern:
In grofen Bereichen ohne Anzeichen fiir Sternentstehungsaktivitit findet sich
ausgedehntes LRG. In den Wolken mit Sternentstehungsaktivitit findet sich
ausgedehntes HRG. Innerhalb dieser HRG-Wolken findet sich in Bereichen
nur wenig grofer als die rdumliche Auflosung der Karten (2) VHRG. In ei-
nigen wenigen dieser VHRG-Regionen findet sich EHRG auf einer Fliche,
die kleiner ist als die rdumliche Auflésung, haufig nur ein Pixel grof. Die
Bereiche mit VHRG und EHRG finden sich hdufig in der Nidhe von Stern-
entstehungsgebieten, jedoch nicht bei bekannten Maser-Positionen, sondern
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26.11km /s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.6: Karten der Intensitétsverhéltnisse des Feldes G45-46 bei
v=26.11 km/s (Vordergrundwolke). Links oben: 2R, rechts oben: %13 Ry,
links unten: ¥ Ry/; und rechts unten: '?/'*R3,;. Es wurden nur Positionen
dargestellt, bei denen die Intensitit>30,,,s des jeweiligen Spektrums liegt.
Uberlagert sind jeweils die Intensititskonturen der CO2-1 Linie.

haufig um ca. 1’ relativ zu diesen versetzt. Diese Sternentstehungsregionen
sind, wie in Kapitel 2 gezeigt, mit lokalen Maxima in den Karten der ver-
schiedenen Isotope und Ubergiinge assoziiert. Die Positionen der héchsten
Linienverhéltnisse liegen somit an einer Flanke dieser CO Peaks, d.h. dafs die
Intensitiat der CO3-2 Linie in diese Richtung weniger stark abfillt als die In-
tensitdt der CO2-1 Linie. Bei den CO Peaks in den Sternentstehungsgebieten
liegt in der Regel HRG vor.

Die Vordergrundwolke im G30-31 Feld (Abbildungen 4.9-4.10) zeigt ein #hn-
liches Verhalten wie die GMR Bereiche: Der grofste Teil besteht aus HRG,
am Rand der Wolke findet sich LRG. Im zentralen Bereich finden sich ferner
einige VHRG sowie EHRG Bereiche, die jedoch ausgedehnter sind, als die
Spots in den GMR-Wolken.
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102.56km /s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.7: Karten der Intensititsverhiltnisse des Feldes G30-31 bei
v=102.56 km /s (Scutum-Arm). Links oben: 2R3 », rechts oben: '*/13 R,, links
unten: *Ry/; und rechts unten: '**R3,. Es wurden nur Positionen darge-
stellt, bei denen die Intensitit>30,,,s; des jeweiligen Spektrums liegt. Uber-
lagert sind jeweils die Intensitdtskonturen der CO2-1 Linie.

Die Vordergrundwolke des Feldes G45-46 (Abbildung 4.6) unterscheidet sich
deutlich von den oben beschriebenen Wolken. Sie zeigt im 6stlichen und siid-
Ostlichen Bereich MRG, im zentral westlichen Bereich HRG mit LRG am
Wolkenrand. Der Bereich im Nordosten zeigt bei niedrigen Geschwindigkei-
ten ~24km /s dhnlich zum zentral-westlichen Bereich HRG. VHRG-Regionen
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41.58km /s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.8: Karten der Intensitdtsverhiltnisse des Feldes G30-31 bei
v=41.58 km/s (Sagittarius-Arm). Links oben: 2Ry, rechts oben: 13 R,,
links unten: 3Ry, und rechts unten: *'3R;/,. Es wurden nur Positionen
dargestellt, bei denen die Intensitit>30,,,s des jeweiligen Spektrums liegt.
Uberlagert sind jeweils die Intensititskonturen der CO2-1 Linie.

fehlen géinzlich.

In allen Wolken ist der Ubergang zwischen den gezeigten Bereichen verschie-
dener Gasklassen fliefsend und nicht durch scharfe Riander gekennzeichnet.
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12.93km /s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.9: Karten der Intensititsverhiltnisse des Feldes G30-31 bei
v=12.93 km /s (Vordergrundwolke). Links oben: 2R3, rechts oben: /13 R,,
links unten: ¥Ry, und rechts unten: '*'3R;,;. Es wurden nur Positionen
dargestellt, bei denen die Intensitit>30,,,; des jeweiligen Spektrums liegt.
Uberlagert sind jeweils die Intensitéitskonturen der CO2-1 Linie.

4.2.3.2 CO02-1/C02-1 (*¥¥*Ry)

Das Verhiltnis '%/'3 R, 1it sich in folgende fiinf Klassen aufteilen:
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11.39km /s contours: CO2—1 (20% steps)
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Abbildung 4.10: Karten der Intensitidtsverhiltnisse des Feldes G30-31 bei
v=11.39 km/s (Vordergrundwolke). Links oben: 2Ry s, rechts oben: '*/13R,,
links unten: 3Ry, und rechts unten: *'3R;/,. Es wurden nur Positionen
dargestellt, bei denen die Intensitit>30,,,s des jeweiligen Spektrums liegt.
Uberlagert sind jeweils die Intensititskonturen der CO2-1 Linie.

Extrem Low Ratio Gas (ELRG) (0.5)<'?/13 R, <1.0

Very Ratio Gas (VLRQ) 1.0<121B R, <1.5
Low Ratio Gas (LRG) 1.5<12/18 Ry <25
Mid Ratio Gas (MRG) 2.5<12/18 Ry <4.0

High Ratio Gas (HRG) 4.0</13 Ry <o
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Die drei Bereiche im GMR (Sagittarius im Feld G45-46 und G30-31 sowie
Scutum im Feld G30-31) zeigen eine dhnliche Verteilung der verschiedenen
Klassen: In diesen Wolken ist ausgedehntes MRG zu finden. Ferner finden
sich einige Spots mit LRG. Im Sagittarius-Bereich des Feldes G45-46 ist zu-
satzlich an den Réndern der Wolken HRG zu finden. Wahrscheinlich ist dieses
HRG aufgrund der stérker verrauschten Spektren im Feld G30-31 in den an-
deren beiden Regionen nicht zu sehen.

Die Vordergrundwolke im Feld G30-31 zeigt MRG. Im Norden ist ein ausge-
dehnter LRG-Bereich zu finden, in dem sogar ein ELRG-Spot mit '2/'3 R, ~0.5
liegt. Im Vergleich verschiedener Kanalkarten erkennt man, daf es sich bei
der LRG-Region um eine Uberlagerung mehrerer Spots handelt.

Die Vordergrundwolke im Feld G45-46 unterscheidet sich wiederum génzlich
von den oben beschriebenen Wolken: Im zentral-westlichen Teil und im Nord-
osten bei ~24 km/s findet sich ausgedehntes LRG, im Osten und Siidosten
sogar ausgedehntes VLRG.

Das in Abschnitt 4.2.2 diskutierte ELRG taucht hier nicht signifikant auf.
Der Grund ist, daf es sich hierbei um einzelne nicht zusammenhéngende
Positionen am Rand der Wolken handelt. Die Linienverhéltnisse dort haben
einen hohen relativen Fehler. Die Diskussionen aus Abschnitt 4.2.2 haben
jedoch weiterhin Bestand.

4.2.3.3 3C0O2-1/3C0O1-0 (**Ry,)

Das Linienverhéltnis "* Ry, 148t sich in die folgenden Klassen einteilen:

Low Ratio Gas (LRG) -<13 Ry <0.3
Mid Ratio Gas (MRG) 0.3<™® Ry/y <0.7
High Ratio Gas (HRG) 0.7<' Ry <1.0

Very High Ratio Gas (VHRG) 1.0<" Ry, <(2.0)

Die Verteilung dieses Linienverhiltnisses in den Molekiilwolken ist sehr inter-
essant und gegeniiber den bisher gezeigten Verhéltnissen aufergewdhnlich. In
den drei GMR Bereichen sind die Wolken von MRG geprégt, in den zentralen,
sternbildenden Regionen finden sich kleine HRG Positionen.

Die Réander vieler dieser Wolken im GMR zeigen folgende aufergewohnliche
Verteilung: Auf der einen Seite der Wolke findet sich HRG, auf der ande-
ren, gegeniiberliegenden Seite findet sich LRG. Senkrecht zu diesen Réndern
verlaufen Gradienten sich verdndernder Linienverhéltnisse durch die Wolken.
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Die Vordergrundwolke des Feldes G30-31 zeigt dhnliche Werte, allerdings er-
reichen sie bei hohen Geschwindigkeiten (12.93 km/s) im Zentrum der Wolke
VHRG-Werte bis 2. Die Intensitdten hier sind jedoch niedrig, diese Region
entspricht daher dem siidlichen Rand des Emissionsgebietes in dieser Kanal-
karte.

In dieser Wolke findet sich daher ein #hnlicher Gradient des '3 Ry ,1 von Siid
nach Nord. Im vorliegenden 3CO1-0 Datensatz fehlt der siidliche Teil dieser
Wolke, daher kann dort das '®Ry/; nicht bestimmt werden.

Die Vordergrundwolke des Feldes G45-46 ist nur schwach in 13C0O2-1 zu sehen.
Das Linienverhiltnis '3 Ry 51 zeigt LRG bis hin zu mittlerem MRG. Es ist hier
keine Variation des Linienverhéltnisses vom einen zum anderen Wolkenrand
zu bemerken.

4.2.3.4 CO03-2/13C01-0 (**/1*R;)))

Das Linienverhéltnis '/ Ry ; ergibt sich bei gleicher Auflésung aus den drei
bisher diskutierten Verhaltnissen. Da jedoch diese beiden Datensétze in ho-
herer Auflésung vorliegen, ist es sinnvoll, dieses Linienverhéltnis hier bei ho-
herer Auflésung separat zu diskutieren. Ferner ist das S/R Verhéltnis sowohl
in CO3-2 als auch in den 3CO1-0 Daten meist hoher als das der 13C0O2-1 Da-
ten. Daher 14t sich dieses Linienverhédltnis auch in ausgedehnten Bereichen
niedrigerer Intensitdt bestimmen.

Das Linienverhiltnis /13 Ry 51 14kt sich in folgende fiinf Klassen einteilen:

Extrem Low Ratio Gas (ELRG)  -<'?/13R;,,<0.5
Very Low Ratio Gas (VLRG) 0.5</13 Ry 1 <1.0

Low Ratio Gas (LRG) 1.0<1%/B Ry, <2.0
Mid Ratio Gas (MRG) 2.0</13R,,,<3.0
High Ratio Gas (HRG) 3.0< B8Ry 1 <()

Die Verteilung von >/!*R; ist in den sternbildenden GMR-Wolken sowie
der Vordergrundwolke im Feld (G30-31 morphologisch sehr dhnlich zu der von
12/13R,: In den klumpenférmigen Bereichen niedrigster Linienverhiltnisse in
12/13 R, findet sich auch VLRG von 2/13 R, /1. Diese Klumpen sind eingefaft in
ausgedehnte LRG Bereiche in den sternbildenden Wolken. Getrennt werden
die sich iiberlagernden Wolken von MRG, am Rand der Emissionsbereiche
steigt das 13 R, auf HRG an.

In Abbildung 4.11 ist ein Scatterplot des Linienverhiltnisses '/*R3,, aus
einer typischen sternbildenden Region (groRriumig um G29.9) gegen '2/13 R,
bzw. gegen '? Ry, gezeigt. Wie man deutlich erkennen kann, verindert sich
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Abbildung 4.11: Vergleich des Linienverhéltnis '*13 Ry /1 mit 2Ry, 12/ Ry
und PRy in der Molekiilwolke G29.9. Gezeigt sind Datenpunkte mit
[>30,ms; alle Daten wurden bei einer Auflésung von 2’ verglichen. Linea-
re Fits an die drei Datensétze sind eingezeichnet und die Parameter des Fits
sind angegeben.

12/ ¥ Rs/1 mit Ry nahezu gar nicht und leicht mit *R,/1. Die grofte Ver-
dnderung erfihrt 12/ Ry mit /13 R,, wenn auch mit einer groken Streuung
der Werte.

Der Unterschied gegeniiberliegender Wolkenrénder in '3 R, ; spiegelt sich ent-
sprechend in 1%/ 3 Rs)1 wider.

Die Vordergrundwolke im Feld G45-46 erscheint jedoch véllig anders in '*/13 R;
als in 1213 R,: Im zentral-siidlichen Bereich und im Nordosten bei ~24km /s
liegt 12/ 13R3‘,//L1RG vor, im Gstlichen und siidéstlichen Bereich 2/ 13R§5/L1RG. An

den Réndern der Wolke steigt es auf '*/'* RI¢ an,

4.2.3.5 Kombinierte Linienverh&ltnisse

In der Zusammenfassung der verschiedenen aufgezeigten Linienverhiltnisse
zeigt sich, dak eine Aufteilung der GMR-Wolken in zwei prinzipiell verschie-
dene Wolkentypen moglich ist.

Die Wolken des Typs I haben ausgedehnte Bereiche mit 12R§;§G(0.7-1.0),

12/13 RMRG (2 5-4.0) und 13R§//IFG/HRG (0.3-0.7/0.7-1.0); die Wolken des Typs IT

haben ausgedehnte Bereiche mit '*R§/1%(<0.7), 12/13 RYLRG/LRG (1 1.5 /1.5-
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QR}/Q 12/13R2 13R2/1

FHRG  1.3-1.5 - - Typ |
VHRG  1.0-1.3 - «oz)g/

HRG  0.7-10 >4.0 0.7—1

MRG = oS48 0307

LIRG 0.3-07___  15-25 <03

VLRG - 1.0-1.5 - T~

FLRG — 0.5-1.0 - T~Typ |l

Abbildung 4.12: Schematische Darstellung der Linienverhéltnisklassen im
vorliegenden Datensatz. Ferner sind die typischen Werte der beiden Wol-
kentypen im GMR sowie die beiden hiufig vorkommenden spotformigen Ab-
weichungen innerhalb der Typ I Wolken markiert.

2.5) und "RJfI%(<0.3). Betrachtet man die absoluten Intensititen dieser
beiden Wolkentypen, dann stellt man fest, daf die Typ-II-Wolken maximale
Intensitdten von nur ein paar Kelvin haben, die Typ-I-Wolken jedoch ma-
ximale Intensitdten bis zu 17 Kelvin. Die Typ I Wolken unterscheiden sich
von den Typ Il Wolken ferner darin, daf innerhalb der Typ I Wolken zwei
in jeweils einem Linienverhiltnis deutlich abweichende spotférmige Regionen
der Grofe ~2-4" auftauchen: Bei den einen Spots vergrofert sich das Linien-
verhéltnis '?Rs/ zu VHRG (1.0-1.3), bei den anderen Spots verringert sich
das Linienverhiltnis /'3 R, zu LRG (1.5-2.5). Diese herausstechenden Posi-
tionen der '*Rj5/o- und der 12/13 R,-Karten sind in der Regel rdumlich nicht
miteinander assoziiert. Ferner konnen viele Wolken des Typs I mit Indika-
toren fiir massive Sternentstehungsregionen assoziiert werden, jedoch keine
Wolke des Typs IL. Der oben beschriebene '*Rj/;-Gradient vom einen zum
anderen Wolkenrand findet sich nur in Typ I Wolken. Die typischen Lini-
enverhiltnisse der beiden Wolkentypen sind in Abbildung 4.12 schematisch
dargestellt.

Die beiden Vordergrundwolken stellen als isolierte und nihergelegene Wolken
interessante Vergleichsobjekte dar: Die 1.0kpc entfernte Vordergrundwolke
des Feldes G30-31 ist eine Typ I Wolke, die 1.8kpc entfernte Vordergrund-
wolke des Feldes G45-46 ist eine Typ IT Wolke.

Die Typ I Vordergrundwolke unterscheidet sich von den Typ I Wolken des
GMR jedoch durch relativ schwichere *CO2-1 Intensitét, was sich in niedri-
geren '%/13 Ry und hoheren *Ry/; bemerkbar macht. Ferner sind die Regionen
mit 'R/ >1 in der Vordergrundwolke ausgedehnt und die '*/!3 R,-Spots lie-
gen innerhalb der Regionen mit '2R;,,>1. Schlieflich erreichen die Spots
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in der Vordergrundwolke extremere Werte: '*Rj /5 reicht herauf bis zu 1.5,
12/13 R, reicht herab bis 0.5.

4.3 Literatur

In diesemm Abschnitt stelle ich mehrere astronomische Beobachtungen von
Linienverhdltnissen zum Vergleich mit dem KOSMA-GMR-Datensatz vor.
Zunichst die einzige ausgedehnte CO-Linienverhiltnisanalyse im Bereich des
KOSMA Datensatzes, den Ry, Vergleich von Sakamoto et al. (1995, 1997),
sowie das Isotopenverhiltnis >3 R, in der Galaktischen Ebene, das Solomon
et al. (1979) entlang eines Streifens im ersten Quadranten der Milchstrafe
bei 1<44° untersucht haben.

Die in dieser Arbeit untersuchten Linienverhiltnisse wurden bisher nicht aus-
gedehnt im GMR beobachtet, ich zitiere daher im folgenden die Untersuchun-
gen der Linienverhéltnisse 2R/, /13 Ry und * Ry, in anderen Molekiilwol-
ken: Kramer et al. (1996), Schneider et al. (1996) und Beuther et al. (2000)
untersuchten w.a. >Rz, und 3R, in massiven Sternentstehungsregionen,
Loren et al. (1981) und Falgarone et al. (1998) untersuchten u.a. Ry in
Kernen von Sternentstehungswolken bzw. ausgedehnt in inaktiven Wolken.
Im folgenden zitiere ich Williams & Blitz (1998), die den Vergleich einer
im Bezug auf Sternentstehungsaktivitdt aktiven mit einer inaktiven Wolke
durchgefiihrt haben. Schliefslich stelle ich die Messungen des Linienverhéalt-
nises 2R3 /2 sowie des Isotopenverhéltnises von verschiedenen Autoren in ex-
ternen Galaxien vor.

Sakamoto et al. (1995) fithrten im ersten Quadranten einen nicht vollstén-
dig dicht gerasterten CO2-1 survey mit einer zum CO1-0 Dame survey ver-
gleichbaren rdumlichen Auflésung von 9’ durch. Gemessen wurde im Bereich

zwischen 20° und 60° Galaktischer Linge und +1° Galaktischer Breite. Sie

. P . . m ST(COQ_l)
bestimmten das Linienverhéltnis 1232/1:?% . F(Co1—0)’
10km/s -

10 kms~! integrierten Intensititen auf der T,,, Skala miteinander verglichen.
Der Mittelwert der gefundenen Linienverhéltnisse im gesamten Bereich lag
bei 2 Ry/1=0.66+0.01. '*Ry; variiert im untersuchten Bereich zwischen ~0.6
in Ndhe der Sonnenumlaufbahn bei 8kpc und ~0.75 beim Galaktischen Radi-
us von 4kpc. Aus diesem linearen Verhalten stechen die Galaktischen Radien
6.25kpc und 4.5 kpc mit jeweils '?Ry/; ~0.75 heraus, die dem Sagittarius und
dem Scutum Spiralarm zugeordnet werden konnen.

Bei der Aufteilung des Datensatzes in Spiralarm- und Interarmmaterial stell-

wobei sie die iiber




194KAPITEL 4. LINIENVERHALTNISSE UND PHYSIKALISCHE EIGENSCHAFTEN

ten sie ein hoheres gemitteltes Verhiltnis '* Ry /1 =0.7340.01 und in Interarm-
regionen (1=38°,v=80kms ') ein niedrigeres gemitteltes Verhéltnis '* Ry/;=0.56+0.01
fest.

Sakamoto et al. (1997) unterteilten die gefundenen Verhéltnisse des gesamten
Datenkubus in drei Klassen:

Low Ratio Gas (LRG) PRy 1< 0.7
High Ratio Gas (HRG) 0.7 <?R,1< 1.0
Very High Ratio Gas (VHRG) 1.0 <R,;

und interpretierten und lokalisierten diese Klassen wie folgt:

LRG hat eine niedrige Anregungstemperatur des J=2-1 Ubergangs (T, <10K)
aufgrund niedriger Dichte n oder niedriger kinetischer Temperatur Ty;, des
Gases. Ein solches HRgﬁ“G wird in Dunkelwolken und den fAuferen Bereichen
riesiger Molekiilwolken (GMC) beobachtet.

HRG ist warm und dicht und hat eine relativ hohe Anregungstemperatur des
J=2-1 Ubergangs (T, >10K). Ein solches PRI wird oft in den zentralen
Bereichen von GMCs beobachtet.

VHRG ist entweder dichtes und warmes, jedoch optisch diinnes Gas, oder
es handelt sich um extern geheiztes Gas. Ein solches * Ry /f RG findet sich in
einer nur wenige Parsec grofen Umgebung um Hii-Regionen.

Die Unterschiede der oben beschriebenen durchschnittlichen Verhéltnisse er-
klaren Sakamoto et al. (1997) mit der unterschiedlichen Durchmischung der
verschiedenen oben beschriebenen Materialklassen: Ein hoheres gemitteltes
Verhéltnis bedeutet somit eine hohere Anzahldichte von Positionen bzw. Be-
reichen mit HRG und VHRG. Das Gas bei Galaktischen Radien von 8kpc
besteht somit zu 20% aus HRG und VHRG, bei Galaktischen Radien von
5kpc zu 40% aus HRG und VHRG.

Solomon et al. (1979) bestimmten das Isotopenverhiltnis >3 R; = 5.5+0.63
fiir die innere Milchstrafienscheibe.

Kramer et al. (1996) haben CO und '*CO 2-1 und 3-2 im siidlichen Teil der
massiven Sternentstehungsregion Orion B (NGC2024, NGC2023, B33) mit
KOSMA kartiert. Sie finden im Mittel 12R3/2 ~1, 12/13 R, ~3 sowie 13R3/2 ~1
und zeigen, daf sich diese Linienverhiltnisse nicht mit einem homogenen Wol-
kenmodell erkliren lassen. Ahnlich wie Castets et al. (1990) argumentieren
sie, daf die Beobachtungen auf Temperaturgradienten entlang der Sichtlinien
(kalte Temperaturen im Innern der Wolken, warme an den Oberflichen) hin-
deuten. An den Grenzgebieten zur diffusen Hil-Region 1C434 finden Kramer
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et al. (1996) signifikante Abweichungen von den mittleren Linienverhaltnis-
sen: 2Ry <1.5, 12/ Ry ~9-10 in NGC2024 bzw. 2R3/, <0.7 in B33.
Schneider et al. (1996) kartierten in der massiven Sternentstehungsregion
Rosette ebenfalls CO und **CO 2-1 und 3-2 mit KOSMA. Sie finden im Mittel
2 Ry/9 &1, 12/13 R, ~5 sowie ¥ R3/5 ~1 und kénnen, ebenso wie Kramer et al.
(1996), diese Linienverhéltnisse nicht widerspruchsfrei mit einem homogenen
Modell erkliaren. Sie erhalten einen Volumenfiillfaktor von 2% und deuten
die Daten mit einem Ensemble von extern geheizten Klumpen.

Beuther et al. (2000) untersuchten die massive Sternentstehungsregion Ce-
pheus B in CO, ®¥CO und C'¥0 in den 2-1 und 3-2 Ubergiingen. Der Grofteil
der Wolke zeigt Linienverhéltnisse I3/, ~ 1 fiir alle Isotopen. Die Isotopen-
verhéltnisse '/ R und ¥/'8 R sind korreliert mit den Intensititen des jeweils
selteneren Isotops: '>/!13R variiert zwischen 2.5 und >8, '3/ R variiert zwi-
schen 5 und 22.

Die Rz, weichen in der Nahe des hot cores im Nordwesten signifikant ab:
Sie finden ein 1.5<' Rj3/» <2.0 und ein wenig niedrigeres Linienverhéltnis
in den anderen Isotopen: Rz, <0.9, Rz, <1.8. Auch am nordéstlichen
Rand der Wolke steigt das ' R/, wieder auf Werte dhnlich zu denen beim hot
core an. Sie finden einen Temperaturgradienten von 70K nahe der Hil-Region
im Westen bis 20K im siidostlichen Ende der Karte. Diese Temperaturen in-
terpretieren Beuther et al. (2000) damit, daf die Wolke mit Aufnahme des
hot cores inaktiv ist; Sternentstehung findet nur in unmittelbarer Umgebung
um den hot core statt. Die Bereiche mit hohen 12R3/2 Werten konnen weder
mit einem homogenen Modell noch mit dem sphérischen PDR Modell von
Storzer et al. (2000) erkléart werden.

Diese drei Untersuchungen zeigen fiir *R;/,, analog zu der von Sakamoto
et al. (1997) fiir >Ry, aufgestellten These, daR 'R,/ >1-Kerne mit Stern-
entstehungsregionen korreliert sind, da® tatséchlich ' R3/5>>1 in der direkten
Umgebung von Hil-Regionen in Wolken mit massiver Sternentstehung gefun-
den werden. Andererseits findet sich anscheinend in inaktiven Wolken kein
12R3 /2>1.

Loren et al. (1981) untersuchten die Kerne von acht Molekiilwolken mit mas-
siver Sternentstehung in den beiden unteren Ubergingen von CO und *CO.
Das 2Ry, lag in allen Féllen im Peak unterhalb von 1, das R,/ zeigte
jedoch einen Bereich von 0.8 bis 1.7. Im Falle heiffen Gases (~30K) erwar-
teten Loren et al. (1981) 2 <! R,,; < 3. Sie interpretierten dieses Befund
damit, daR entweder die *CO Linien optisch dick sind, oder daf§ kaltes Gas
(~10K) die Intensitit von '*CO dominiert. Falgarone et al. (1998) kartierten
drei inaktive Wolken in den beiden unteren Ubergiingen von CO und *CO.
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Sowohl das *R,/; als auch *Ry/; blieb in allen Fillen deutlich unter 1.

Williams & Blitz (1998) verglichen die massive Sternentstehungswolke Ro-
sette mit der nicht sternbildenden Riesenmolekiilwolke G216-2.5 in CO3-2,
CO1-0 und CS2-1. In G216-2.5 fanden sie uniforme Anregungsbedingungen,
wohingegen in Rosette eine grofe Variation der Linienverhéltnisse gefunden
wurde. Sie interpretieren dies damit, dak ca. 20% der Klumpen in Rosette
aktiv sternbildend oder im Friihstadium der Sternentstehung sind, die Wolke
(G216-2.5 jedoch inaktiv ist. Die durchschnittlichen Dichten beider Wolken
liegen dhnlich bei n ~ 103cm 3. Williams & Blitz (1998) folgern daher, daR
die sternbildenden Klumpen wirmeres und dichteres Gas haben und daher
intensiver in CO3-2 und CS2-1 emittieren.

Ausgedehnte Beobachtungen von CO3-2 in externen Galaxien sind rar, hiufig
wurden nur die aktiven Kerne von starburst Galaxien untersucht. Die Anzahl
der gemessenen '?Rs/o Linienverhéltnisse ist gering, haufiger findet man das
Linienverhéltnis '?R3/; diskutiert. Die Historie der CO3-2 Beoachtungen in
Galaxien beginnend mit der ersten Detektion von Ho et al. (1987) in 1C342
ist in der Einleitung der Verdffentlichung von Wielebinski et al. (1999) zu-
sammengefaft.

Devereux et al. (1994) ermittelten ein *R5/;=0.6440.06 in den Kernen der
untersuchten Starburst-Galaxien des friithen Typs, der signifikant hoher ist
als der durschnittliche in GMCs in der Milchstrake gefundene Wert von
2 R3/1=0.440.05. Mauersberger et al. (1999) untersuchten die Kerne von 29
nahgelegenen Galaxien und fanden fiir die meisten Galaxien ein R/ <1
und damit 7 < 50K und n < 10%cm~3. Aus den angegebenen Intensité-
ten 14t sich fiir 18 dieser Galaxien der Bereich 0.2<'? Rj,, <1.5 fiir diese
Galaxien berechnen. Ferner widerlegen Mauersberger et al. (1999) das aufer-
gewShnlich hohe und daher hiufig zitierte Linienverhéltnis '*Ry/; =3+ 1 in
M82 (Sutton et al. 1983) und zeigten, dak es ~ 1 ist.

Wielebinski et al. (1999) prisentieren als erste die CO3-2 Kartierungen drei-
er morphologisch ziemlich unterschiedlicher Galaxien: M51, NGC278 und
NGC4631. Sie finden warmes und dichtes CO Gas weitverteilt in all diesen
Objekten. Trotz der niedrigen Zahl der untersuchten Galaxien schliefen sie
daher daraus, daf es sehr wahrscheinlich ist, dak sich dieses warme und dich-
te CO Gas in allen nahen Galaxien finden sollte. Sie deuten diesen Befund
damit, daf dieselben Heizmechanismen in allen drei Galaxientypen présent
sind und daf diese nur einen kleinen Teil des Teleskopbeams ausfiillen. Dieser
Trend findet sich auch in dem Datensatz von Mauersberger et al. (1999).
Hafok & Stutzki (2003) fanden in 17 Mitgliedern des Virgohaufens, allesamt
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wenig aktive Spiralgalaxien, ein ?R3/, <0.45 (siehe auch Hafok (2001)).

Vila-Vilar6 et al. (2003) untersuchten Galaxien des frithen Typs (elliptische
und linsenférmige) in CO3-2 und niedrigeren Ubergiingen. Sie konnten die
Galaxien in ihrem Datensatz in zwei Gruppen einteilen: Die Mehrheit dieser
Galaxien hat n<10% und T<30K. Zwei Galaxien (NGC 3593 und NGC 4691),
beide Starburst-Galaxien, zeigen dichteres und wiarmeres Gas, sowie Gradi-
enten der physikalischen Parameter. Das 12R3/2 ihres Galaxien-Datensatzes
streut innerhalb aller vier Klassen, in die der KOSMA Datensatz eingeordnet
werden konnte. Zwei Galaxien, N2320 und N855, zeigen Gas mit 12R512{RG,
jedoch nur ein 12R2/1<0.5. Die beiden Starburst-Galaxien NGC 3593 und
NGC 4691 zeigen * Ryf und " RIITC. Vila-Vilar6 et al. (2003) verglichen
fiir ihren Datensatz die Staubtemperaturen anhand von IRAS FIR Daten
und fanden heraus, daf die Staubtemperaturen in Galaxien des friithen Typs
dhnlich der in Spiralgalaxien ist. Sie interpretieren dies damit, daf deren
durchschnittliche Sternentstehungseffizienz nahezu gleich ist, im Gegensatz
dazu jedoch die Sternentstehungsrate sich um einige Gréfsenordnungen un-
terscheidet. Folglich suggeriert dies die Moglichkeit, daf es einen evolutio-
nidren Zusammenhang zwischen Starburst-Galaxien und Galaxien mit nied-
riger Sternentstehungsaktivitat gibt. Starburst-Galaxien wiirden sich folglich
zu weniger aktiven Galaxien hin entwickeln, wenn die Bedingungen fiir die
iiberhohte Sternentstehungsaktivitdat nicht mehr vorliegen wiirden.

Das Isotopenverhiltnis wurde in den Galaxien bisher fast nur fiir '*/13 R,
bestimmt: Young & Sanders (1986) ermittelten fiir 6 Galaxien des spéten
Typs (Spiralgalaxien) 8.342.0-14.7£2.0. Chance et al. (1984) fanden fiir
NGC5055/M63 (Sbe) 6.3+0.5 im Zentrum bis 26414 beim Radius von 7kpc.
Aalto et al. (1991) untersuchten 14 Galaxien, die groRtenteils Interaktionen
mit anderen Galaxien zeigen oder Merger sind. Sie fanden im Durchschnitt
12/13R, ~ 10, wobei die Werte zwischen 541 und 3246 streuen. Kikumoto
et al. (1998) fanden in der Starburst-Galaxie M82 sehr hohe Werte: Im SW-
Lappen fanden sie '%/13 R;=20-25, im NE-Lappen '%/13 R;=35-40 und auf dem
zweiten 2.2m Peak fanden sie '2/!3 R, >70. Paglione et al. (2001) zeigten in 17
nahgelegenen Galaxien Karten beider Isotope und fanden im Durchschnitt
im inneren 2kpc-Bereich '*/13R;=11.6 + 1.5 und auferhalb '*3R,;=9.8 +
1.2.

Glenn & Hunter (2001) untersuchten in 9 Galaxien verschiedenen Typs das
Isotopenverhiltnis des 2-1 Ubergangs. Die Werte fiir '>/13R, variieren hier
zwischen 8.8 und >37.5.

Abbildung 4.13 zeigt den Vergleich der Linienverhiltnisse 2R3/ und '#/* R,
der Einzelpositionen integrierter Karten der oben diskutierten fiinf Bereiche
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Abbildung 4.13: Literaturvergleich der Verhiltnisse CO3-2/CO2-1 (**Rj/)
und CO2-1/3C0O2-1 (2/'3R,). Sofern beide Verhiltnisse zu einer Quelle ge-
funden wurden, sind die Punkte ohne Angabe der Fehlerbereiche im zentralen
Kasten eingetragen. Sofern nur eines der beiden Verhiltnisse gefunden wer-
den konnte, ist dieses incl. der angegebenen Fehler bzw. der Wertebereiche
neben dem zentralen Kasten dargestellt. Die verschiedenen Symbole repri-
sentieren verschiedene Wolkentypen; die Legende ist rechts oben gegeben.
Die farbigen Punkte entsprechen den Einzelpositionswerten der Karten in-
tegrierter Intensitdt des vorliegenden Datensatzes, die farbliche Zuordnung
ergibt sich nach der Legende. Referenzen: GMR, (diese Arbeit), Galactic
center region (Sgr A) (Sawada et al. 2001), M17 (Wilson et al. 1999), Orion
A (Castets et al. 1990), Orion B (Kramer et al. 1996), Orion A+B (Sakamoto
et al. 1994), Rosette (Schneider et al. 1998), Galactic plane (Sanders 1993),
Cepheus B (Beuther et al. 2000), Cepheus C (Heyer & Ladd 1995), S140
PDR peak (Minchin et al. 1993), Taurus & Cyg OB 7 (Falgarone et al. 1991),
Bok globules (Avery et al. 1987), MBM32 (Wouterloot et al. 2000), Anten-
nae Galaxies NGC 4038/9 (Zhu et al. 2003), high-latitude molecular clouds
(HLMC) (van Dishoeck et al. 1991), M82 (Mao et al. 2000; Seaquist & Clark
2001; Mauersberger et al. 1999), 6C 1909+ 722 (z=3.53) (Papadopoulos et al.
2000), M83 & NGC6946 (Israel & Baas 2001), NGC253 (Israel et al. 1995),
NGC7331 & M31 dark cloud (Israel & Baas 1999), M51 (Garcia-Burillo et al.
1993; Wielebinski et al. 1999), NGC3628 (Israel et al. 1990), Centaurus A
(NGC5128) (Wild et al. 1997), IC 342, NGC6946,NGC3627(center),Maffei2
& KOSMA virgo (Hafok 2001; Hafok & Stutzki 2003), Mauersberger sample
(Mauersberger et al. 1999), Polaris & L1512 (Falgarone et al. 1998).
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im vorliegenden Datensatz und den in der Literatur angegebenen Werten
anderer Quellen.

Bei den Galaktischen Quellen haben die Sternentstehungsregionen hohere
12Ry/2 Werte als die inaktiven Wolken; hohe /13 R, werden hier nur in der
Nahe von Hil-Regionen gefunden. Bei den externen Galaxien liegen die Ker-
ne von Starburst-Galaxien bei teilweise sehr hohen 2 R, s2-Werten, wohinge-
gen weniger aktive Galaxien bei niedrigen > Rj3/,-Werten liegen; hohe '/ R,
Werte finden sich in den Kernen von Starburst-Galaxien.

4.4 FErgebnisse

In diesem Abschnitt gehe ich auf die Modellierung der in Abschnitt 4.2 pra-
sentierten Daten ein. Die Interpretation der gemessenen relativen Linienin-
tensitdaten mit dem Ziel, physikalische Parameter am Quellort und auf dem
Weg von dort bis zum Beobachter zu bestimmen, erfordert den Vergleich
mit den Ergebnissen eines physikalischen Modells. Einfache Modelle gehen
von der Annahme homogener physikalicher Parameter aus; diese Annahme
ist jedoch in der Regel falsch. In sternbildenden Wolken sind physikalisch
motivierte Modelle, wie z.B. die von photon dominated regions (PDRs) (z.B.
Koester et al. (1994), Zielinsky (2000)), daher sinnvoller. Realistische Model-
le beinhalten dichte Klumpen, die von aufen einer UV-Strahlung ausgesetzt
sind, eingebettet in Zwischenklumpengas (Koester 1998). Die hier untersuch-
ten Molekiillinien spannen allerdings keinen fiir solche Modelle sinnvollen
Parameterraum auf: Storzer et al. (2000) zeigten, dak die typischerweise ge-
fundenen relativen Intensititen dieser Linien dadurch erklart werden koénnen,
daf die Intensitit zu einem grofen Teil vom Zwischenklumpengas stammt.
Somit seien diese Linienverhéltnisse nicht sensitiv genug, um die physikali-
schen Eigenschaften der Wolken zu représentieren. Anders herum betrachtet
verbleiben somit bei der zusédtzlichen Modellierung moglicher Eigenschaften
des Zwischenwolkengases zu viele Freiheitsgrade. Dies rechtfertigt den Ein-
satz der im folgenden diskutierten simplen, aber unrealistischen Modelle.
Im Teilabschnitt 4.4.1 diskutiere ich homogene physikalische Parameter und
in Teilabschnitt 4.4.2 gebe ich Interpretationsansitze abweichend vom homo-
genen Wolkenmodell an.

4.4.1 Homogenes Modell

Unter stark vereinfachten Annahmen (siehe Anhang A) ist es méglich, ana-
lytische bzw. quasianalytische Formeln der physikalischen Parameter aufzu-
stellen. Hierfiir ist die Annahme in der Wolke homogen vorliegender phy-
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sikalischer Parameter hilfreich. In 4.4.1.1 diskutiere ich zunéichst Grenzfille
des homogenen Modells, in 4.4.1.2 gebe ich die Modellergebnisse mithilfe des
Entweichwahrscheinlichkeitsmodells von Stutzki & Winnewisser (1985) an.

4.4.1.1 Grenzfille

Die Niveaupopulation der hier untersuchten CO Molekiile bestimmt die rela-
tiven Intensititen der emittierten Linien, die Niveaupopulation berechnet
sich allgemein durch Losung der Gleichungen des statistischen Gleichge-
wichts. Im Grenzfall hoher Dichten ist diese Population durch die Stofan-
regung mit Ho-Molekiilen mit der kinetischen Temperatur Ty, dominiert
und kann daher durch eine Boltzmann-Verteilung mit T=Ty;, beschrieben
werden. Das Gas befindet sich lokal im thermodynamischen Gleichgewicht;
folglich wird dieser Grenzfall mit LTE (local thermodynamic equilibrium)
bezeichnet. Im Grenzfall niedriger Dichten kann die Stofanregung vernach-
lassigt werden, die Strahlungsanregung der Niveaus dominiert. Auch hier
liegt folglich der LTE Grenzfall vor.

Der Strahlungstransport durch die Wolke beeinflufit die Strahlungsintensitit
abhingig von der optischen Tiefe. Unter der Annahme homogener Anre-
gungsbedingungen wird dies durch die detection equation (Gleichung A.28)
beschrieben.

Aufgrund der typischen Sdulendichte von Molekiilwolken und der relativen
Héaufigkeit von CO zu Hj geht man in der Regel davon aus, daf die niedrigen
CO Linien optisch dick sind. Ferner ist die kritische Dichte der niedrigen CO
Uberginge (Tabelle A.1) relativ niedrig, so dak auch die Annahme von LTE
in den meisten Fallen gerechtfertigt ist.

Fiir die beiden Grenzfille der optischen Tiefe habe ich in Abbildung 4.14 das
Linienverhiltnis '*R3 5 in Abhéngigkeit der Anregungstemperatur 7., darge-
stellt. Die blaue durchgezogene Kurve zeigt '*Rs/> unter LTE Bedingungen
im Fall optisch dicken Gases nach Gleichung A.36. '?Rg3/5(T') ist streng mono-
ton steigend und konvergiert gegen 1. > Rj3/5—=0.7 bedeutet eine Temperatur
T~10K.

Im Grenzfall optisch diinner Linien spielt das Verhiltnis der optischen Tie-
fen 73,5 (Gleichung A.23) eine entscheidende Rolle. Dieses Verhéltnis ist
abhéngig von der Temperatur und in Abbildung 4.14 durch die griine ge-
strichpunktete Kurve gezeigt. Der Umkehrpunkt '273,,=1 liegt bei 23.5 Kel-
vin. Das Linienverhéltnis '? R/, ergibt sich nach der detection equation durch
Multiplikation der beiden Kurven, der fiir optisch dicke Linien und der von
1273 9; in Abbildung 4.14 ist die entsprechende Kurve gestrichelt dargestellt.
Im LTE Grenzfall iibersteigt > Rs/5 den Wert 1 bei 27.3 Kelvin. Somit lassen
sich folglich alle Rz, <2.2 mit diesen Grenzféillen des homogenen Modells
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[‘2R3/2]

Temperatur [Kelvin]

Abbildung 4.14: Linienverhaltnis 12R3/2 abhingig von der Temperatur in
Grenzfillen eines homogenen Wolkenmodells. Die blauen Kurven entspre-
chen Gas unter LTE Bedingungen. Die durchgezogenen Kurven entsprechen
optisch dicken Linien, die gestrichelten Kurven optisch diinnen Linien. Das
Verhiltnis der optischen Tiefen 273/, ist in der griinen, gestrichpunkteten

Kurve gezeigt.

[uRz/w]
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Abbildung 4.15: Linienverhéltnis '* Ry /; abhéngig von der Temperatur analog
zu Abbildung 4.14. Dieses Diagramm ist praktisch identisch fiir Ry ;.
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erkléren.

Das in Abbildung 4.15 gezeigte Linienverhéltnis '* Ry /; folgt den gleichen Ge-
setzméRigkeiten wie Ry, mit entsprechend verschobenen Grenzwerten: Im
optisch dicken Fall gilt "*Ry/; <1, und " R,,;=0.7 entspricht 9K. Im optisch
diinnen Fall entspricht die Grenze *R,/1=1 einer Temperatur von 12K im
LTE Grenzfall. Die Obergrenze von 'Ry, liegt in diesen Grenzféllen bei
~3.9.

Fiir das Isotopenverhiltnis folgt nach Gleichung A.34 fiir 73 <1
v,

713

12/13R2 ~

(4.1)

mit der relativen Isotopenhiufigkeit o = % und dem in Gleichung A.35
definierten Faktor W, <1, der fiir Tempefaturen unter 10 Kelvin <0.9 ist.
Fiir 75 >1 gilt '>1®R, ~ ¥, Im Grenzfall, daf *CO optisch dick ist, folgt
fiir T>10K 0.9<'¥13 Ry <1 (*¥BR, > 0.7 fiir T>3K). Im Fall, dak *CO
optisch diinn ist, folgt >/ R, = a3, auch wenn sogar CO optisch diinn ist.
Aus Gleichung A.50 in Abschnitt A.5 folgt, da die relative Hiufigkeit o,

aller hier untersuchten Regionen >28 ist.

Typ II Wolken Das Linienverhiltnis 0.3<!? R?f/};G <0.7 der Typ II Wol-
ken laft sich unter der Annahme optisch dicker CO Linien und LTE mit
Temperaturen unter 10K erkléren (siehe Abbildung 4.14); sie wird jedoch
oberhalb von 2.7K, der Temperatur der kosmischen Hintergrundstrahlung,
liegen. Unter diesen Annahmen deutet das '*R}/[“<0.3 darauf hin, daf die
13CO Linien vollstéindig optisch diinn sind (siehe Abbildung 4.15).

Bezieht man jedoch das Linienverhiltnis '>/1® R, mit in die Diskussion ein,
so ergeben sich Widerspriiche: Der Bereich 1.0<'?/13 R, <2.5 deutet darauf
hin, daf die ¥*CO2-1 Linie fast optisch dick ist, im Widerspruch zu obi-
gen Ergebnissen. Konsequenterweise ergibe sich ein auflergewthnlich gerin-
ges Isotopenverhéltnis, was der obigen Annahmen von optisch dick fiir CO
aber optisch diinn fiir '*CO widerspricht. Folglich sind die Linienverh#ltnisse
der Typ IT Wolken, speziell der Vordergrundwolke im Feld G45-46, mit den
Grenzféllen des homogenen Modells nicht erklarbar. Abweichungen von den
Grenzfillen innerhalb des homogenen Modells diskutiere ich in Teilabschnitt
4.4.1.2.

Typ I Wolken Die Typ I Wolken haben unter der LTE Annahme und unter

der Annahme optisch dicker CO Linien aufgrund des grofsriumig gefundenen

12R§;§G Temperaturen oberhalb von 10K.
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Unter der Annahme von LTE begrenzen die gefundenen R,/ <1.0 Werte
in den Typ I Wolken jedoch die Temperatur auf T<12K, in vielen Bereichen
der Wolken schlieRen sich Temperaturen nach ?Rj3/ und R,/ vollig aus.
Folglich muR angenommen werden, daf die *CO Linien nicht optisch diinn
sind, was mit den miRigen 2.5<'?/13 R, <4.0 korrespondiert. Letztere schlie-
Ren jedoch andererseits vollstindig optisch dicke 1*CO2-1 Linien aus, ebenso
wie die hiufig deutlich unterschiedlichen " R3/, und Ry, Verhéltnisse. So-
mit widersprechen auch die weit verbreiteten Linienverhéltnisse der Typ I
Wolken den LTE Grenzféillen des homogenen Modells.

Die gefundenen spotférmigen Abweichungen in den Typ I Wolken widerspre-
chen einem homogenen Wolkenmodell in trivialer Weise. Geht man jedoch
nur von lokal homogenen physikalischen Parametern aus, dann lassen sich
12R;//12{RG/ HRG i1 den 2R, /o-Spots in den hier diskutierten Grenzfillen nur
mit optisch diinnem und warmem bis heiffem Gas erklaren. Daher mufs an
diesen Positionen eine sehr geringe Sdulendichte vorliegen. Folglich sind die
13CO Linien vollstéindig optisch diinn, was den moderaten /13 Ry < a3 wi-
derspricht. Ferner miifte 'R,/ >'?Rs/5 vorliegen, was nicht der Fall ist. Die
2R3 /5-Spots widersprechen folglich vollig den Annahmen eines homogenen
Modells.

Die '?/13 R,-Spots sind einfach mit einer optisch dicken *CO2-1 erklirbar,
unabhingig von der Temperatur. Der oben gezeigte Widerspruch der weit
verbreiteten Linienverhiltnisse ?R3/» und R,/; dieser Typ I Wolken in
diesen Grenzfillen des homogenen Modells bleibt jedoch bestehen.

Die 12/13 RELRG_GSpots der Typ I Vordergrundwolke mit Werten bis 1213 R, ~0.5
konnen mit dem homogenen Modell nur mit extrem niedrigen Temperatu-
ren <3K und einem hohen Mefkfehler erklirt werden. Diese Kombination
erscheint jedoch unrealistisch.

4.4.1.2 Entweichwahrscheinlichkeitsmodell

Das Entweichwahrscheinlichkeitsmodell von Stutzki & Winnewisser (1985)
beschreibt ein Wolkenmodell mit homogenen physikalischen Parametern; die
Strahlungsintensitit am Quellort wird durch Losung der Gleichungen des
statistischen Gleichgewichts gelost. Der Strahlungstransport wird modelliert
mithilfe der Entweichwahrscheinlichkeit 3, = exp (—7,,). Diese gibt die Wahr-
scheinlichkeit an, daf ein Photon vom Wolkenrand zum modellierten Punkt
innerhalb der Wolke gelangt. Der komplementire Faktor 1 — 3 gibt ent-
sprechend an, daf ein Photon auf diesem Weg absorbiert wird. Die am zu
modellierenden Punkt ankommende Strahlung ist folglich gegeben durch

L=(1-=06)-5+p,-Byg (4.2)
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Abbildung 4.16: Ergebnisse des Entweichwahrscheinlichkeitsmodells. Die ver-
schiedenen Plots zeigen Bereiche der Parameter H,-Sdulendichte N, Ho-
Dichte n und kinetische Temperatur 7};,. Eingezeichnet sind die Grenzlinien
der Klassen der Linienverhéltnisse >R/, (CO3-2/C02-1, rot), /¥ Ry (CO2-
1/"*CO2-1, griin) und Ry (¥CO2-1/*CO1-0, blau), die im KOSMA-
Datensatz vorkommen und die ich in Abschnitt 4.2 erldutert habe.

mit der Quellfunktion S und der Hintergrundstrahlung Bg. Zusammen mit
den Stofparametern werden hiermit die Gleichungen des statistischen Gleich-
gewichts gelost, und schlieflich der Strahlungstransport der resultierenden
Strahlung entlang der Sichtlinie verrechnet. Der Modellparameterraum wird
aufgespannt aus Dichte, Sdulendichte und kinetischer Temperatur.
Abbildung 4.16 zeigt Ergebnisse des Entweichwahrscheinlichkeitsmodells. Ge-
zeigt sind die Grenzlinien der in Abschnitt 4.2 Wolkenklassengrenzen. Auf die
hieraus resultierenden Ergebnisse fiir die oben erwidhnten Bereiche der Wol-
ken gehe ich im Folgenden ein.

Typ II Wolken Zu den Wolken des Typs II gehért die Vordergrundwol-
ke im Feld G45-46 sowie einige wenige Wolken im Bereich des GMR, die in
den meisten Fillen in den Karten nicht isoliert auftreten, jedoch zur Vorder-
grundwolke vergleichbare Linienverhiltnisse zeigen. Ich diskutiere daher im

folgenden die Vordergrundwolke im Feld G45-46.
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Diese Wolke scheint aus zwei Bereichen zu bestehen: Dem zentral-westlichen
Bogen sowie den Bereichen im Osten und Siidosten. Bei niedrigen Geschwin-
digkeiten um ~ 24 km/s dhneln die Linienverhéltnisse im Nordosten denen
im zentral-westlichen Bogen, bei héheren Geschwindigkeiten weichen sie je-
doch hiervon ab.

Der zentral-westliche Bogen zeigt 'Ri/“ Gas, das der Form der Wolke
folgt und das im zentralen Bereich der Karte den Wert ~1 erreicht, sowie

1?/13 R34, Die Bereiche im Osten und Siidosten bestehen aus '>R/I% und

12/13 RYLRG Gas. Beide Bereiche dieser Wolke zeigen BRIJ Gas, jedoch hat

der zentral-westliche Bereich Werte von "> R}/i ~0.3, die Bereiche im Osten

und Siidosten zeigen sehr niedriges >R}/, Es liegt keine merkliche Varia-

tion dieses Linienverhéaltnisses vom einen zum anderen Wolkenrand hin vor.

Im zentral-westlichen Bereich liegt 1%/ 13R?‘)//€RG vor, im ostlichen und siiddst-

lichen Bereich /" RZZFY. An den Rindern steigt es auf '*/'* R{f% an.

Beide Bereiche dieser Wolke konnen mit kaltem Material erklart werden: Die
bei niedrigen Temperaturen subthermisch angeregten E; Niveaus des CO
Molekiils fithren daher zu einer schwicheren 3-2 Linie im Vergleich zur 1-0
Linie, was zu den schwachen '>/!3R;/; und den niedrigen 2R3/ im Osten
fiihrt. In der gesamten Vordergrundwolke ist dieses Verhiltnis '?/'3 R, sehr
niedrig, '3*CO ist folglich auch im 2-1 Ubergang optisch relativ dick. Die Li-
nienbreiten liegen bei wenigen km/s.

Die Linienverhéltnisse beider Wolkenbereiche kénnen im Entweichwahrschein-
lichkeitsmodell bei hohen Temperaturen nicht in Einklang gebracht werden.
Bei Ty;,<10K ergibt sich fiir den zentral-westlichen Bereich eine Uberein-
stimmung bei n<10%°cm™3 und N~10%*®cm~2. Die Linienverhiltnisse des
ostlichen Bereichs dieser Wolke zeigen eine grofere Diskrepanz und sind mit
dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell nicht in Einklang zu bringen. Die
Diskrepanz ist jedoch am niedrigsten bei Temperaturen T};, <10K. Die Be-
grenzung auf sehr niedrige Dichten stammt vor allem vom in beiden Féllen
sehr niedrigen Linienverhiltnis "Ry ;.

Um die Masse aus der Siulendichte N> 10%?5cm~2 des Entweichwahrschein-
lichkeitsmodells zu berechnen, ben&tigt man die Fliche der Wolke. Hierfiir
habe ich die Positionen der Karte im Integrationsbereich 24-27 km /s gezihlt,
deren 3CO1-0 Intensitét > Teqr/2 ist und habe so eine Fliche von 0.08deg?
erhalten. Bei einem Abstand zum Beobachter von 1.8 kpc ergibt sich folglich
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eine Masse von 5.85-10°M. Die Masse nach dem Entweichwahrscheinlich-
keitsmodell ist folglich deutlich grofer als die in Kapitel 2.3.2 in Tabelle 2.6
gezeigten Massen. Erklérbar ist dies durch einen Beamfiillfaktor 74 < 1.
Aus der Siaulendichte des Entweichwahrscheinlichkeitsmodells ergibt sich nach
Gleichung A.49 fiir diese Wolke eine durchschnittliche Dichte von n ~ 1.5 -
103cm 3. Diese Dichte ist jedoch zu groR verglichen mit den Dichten, die
nach dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell modelliert wurden. Dieses Er-
gebnis ist geometrisch begriindbar: Die Ausdehnung der Wolke entlang des
Sehstrahls muf grofer sein als \/A/m, wobei A die Wolkenfliche ist. Be-
trachtet man die gesamte Wolke in Simon et al. (2001)?, dann erscheint sie
wie eine von der Seite betrachtete Shell-Struktur. In einem solchen Fall ist
es plausibel, wenn die Ausdehnung lidngs des Sehstrahls grofer als /A/7
ist. Diese Interpretation ist konsistent mit der um ~ 3 erhéhten Virialmasse
(siehe Tabelle 2.6).

Die Vordergrundwolke des Feldes G45-46 ist kalt, hat geringe durchschnittli-
che Dichten und es finden sich keine Anzeichen fiir Sternentstehungsaktivitit.
Dies bestétigt die bisherige Annahme von Simon et al. (2001), daf diese Wol-
ke inaktiv ist. Die dhnlichen Linienverhiltnisse dieser Wolke mit denen der
Typ II Bereiche des GMR deutet darauf hin, daf diese Wolken im GMR, auch
kalt und ohne Sternentstehungsaktivitit sind.

Typ Ia Wolken Die meisten Wolken des GMR sowie die Vordergrund-
wolke des Feldes G30-31 sind Typ I Wolken. Die Linienverhéltnisse der Vor-
dergrundwolke unterscheiden sich jedoch von denen im GMR durch relativ
stirkere *CO2-1 Intensitiit. Ich gehe zunichst auf die Modellierung der Li-
nienverhéltnisse in den GMR Wolken (Typ Ia) und dann auf die der Vorder-
grundwolke (Typ Ib) ein.

Ausgedehnte Bereiche

In ausgedehnten Bereichen der aktiven Wolken des GMR findet sich 12R§§§G
und 13R§7fG. 3 Ry/1 variiert von einem zum anderen Wolkenrand von HRG
— LRG, ein " Ry/;>1 wird nicht erreicht.

Diese drei Linienverhéltnisklassen lassen sich mit dem Entweichwahrschein-
lichkeitsmodell gut in Ubereinstimmung bringen, wenn Dichten n<103%cm 2,
Siulendichten von 102'cm—2< N < 10%cm ™2 sowie kinetische Temperaturen
15 < Tyin < 30K angenommen werden. Hierbei ist zu bemerken, daf gerade
das niedrige "*Ry/; den Parameterbereich einschrinkt. Ferner ist zu beden-
ken, daf die kritische Dichte von CO3-2 bei etwa 3 - 10%cm =3 liegt (siche

2Wie oben erwihnt ist die Ausdehung dieser Vordergrundwolke gréfer als die vorlie-
gende Kartierung des Feldes G45-46.
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Tabelle A.1). Folglich sind die oberen Grenzen der Dichten n~10*°cm ™2 die
Wahrscheinlichsten.

Das auBergewchnlich niedrige ®R,/; im gesamten GMR-Bereich schrénkt
auch die Modelle der iibrigen Positionen auf Dichten n< 10%m™2 ein und
begrenzt in der Regel die kinetische Temperatur auf wenige 10K.

Innerhalb der ausgedehnten Bereiche der aktiven Wolken finden sich zwei
Arten spotférmig lokalisierter Linienverhéltnisse: ' R;/»-Spots und '2/13 R,-
Spots, die in den Typ I Wolken des GMR in der Regel nicht miteinander
assoziiert sind.

12 R3 /9-Spots

Um die 12R¥/§RG—Spots zu erkliren, betrachte ich fiir die GMR-Quellen

12R3‘)//2{RG, 12/18 RMRG ynd 13R§§f£. 12R¥/§RG und 12/13R§//[f“0 lassen sich mit
Thin >70K, n > 10*cm = und N=10*cm~2 in Einklang bringen. 12/13R§VIRG
und 13Ré‘§fm lassen sich mit T}, <20K, n < 10*°cm™ und 10"%%cm—2 <

N < 10*%cm™? in Einklang bringen. Die Parameter fiir '* Ry /% und ' R}/[*

schlieffen sich jedoch vollstindig aus. Folglich kénnen die 12B’g/g-Spots mit
dem homogenen Modell nicht erklirt werden.

12/13 R, _Spots

Um die /13 R,-Spots zu erkliren, modelliere ich mit dem Entweichwahr-
scheinlichkeitsmodell fiir den GMR, " REFC, 12/13 RIFY und 1 R)FY. Dieses
Tripel 148t sich mit T}, <15K, n < 10%cm™2 und 1022 < N < 10%3cm 2
erkldren.

Die Typ Ib Wolke Diese 1kpc entfernte Wolke ist die mit Abstand néchst-
gelegene Typ I Wolke im vorliegenden Datensatz.

Ich betrachte im Folgenden zwei in der Dynamik der Linienverhéltnisse extre-
me Kanalkarten dieser Wolke: 11.39km /s und 12.93km /s. Ausgedehnt findet
sich RESY und /1P REFC. Das "Ry, verhlt sich nicht gleichférmig. In
der Kanalkarte 11.39km/s findet sich "*R}/{*, in der Kanalkarte 12.93km /s

findet sich ein zweigeteiltes Bild: Im Norden findet sich '* R}/ und im Siiden

liegt 'Ry /7 vor. Der Ubergang zwischen beiden Bereichen ist ziemlich ab-

rupt. Zentral in der Kanalkarte 12.93km /s findet sich ein Spot mit 12R5§RG,

1213 RFLRG und P RY 7Y, Nérdlich dieses Spots befindet sich der Ubergang
von 1 Ry zu 1 RIS innerhalb <2'(<0.6pc). In der Kanalkarte 11.39km/s
findet sich nordlich des Hauptteils der CO2-1 Intensitdt ein Anstieg sowohl
der CO3-2 als auch der 3CO2-1 Intensitét. Dort liegen auch zwei Spots mit
PREARY und /1B RFIRC. Das " Ryy ist hier HRG bis niedriges VHRG.
Ausgedehnte Bereiche
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Ich verwende zunéchst das Entweichwahrscheinlichkeitsmodell, um die aus-

gedehnten Bereiche dieser Wolke zu modellieren. Ich werde daher 12R§{/§G

und 12/13R§RG mit 1335/?1%(;, 13R§/?G, 13R§//IFG bzw. 13R§ﬁ“G modellieren.

Fiir ¥ RYJT¢ (Siiden von 12.93km/s) ergibt sich bei niedrigen Temperatu-

ren T;, <20K eine Ubereinstimmung im thermalisierten LTE-Grenzfall mit
Dichten n> 10%cm™ und Siulendichten von N~ 10%!°. Bei Temperaturen
>30K weicht der iibereinstimmende Bereich vom thermalisierten Grenzfall
zu niedrigeren Dichten hin ab, die Sdulendichte nimmt zu. Bei T},;,=100K
liegt die Dichte n< 10*cm ™ und die Saulendichte 10?*5cm—2< N < 10%
cm ™2

Fiir PRI (Grenzlinie 12.93km/s) ist die Dichte auf n < 10°™cm™ be-
schrinkt, die Temperatur ist >15K und die Sdulendichte liegt zwischen
1025em—2< N < 10%°cm 2. Mit steigender Temperatur beschriinken sich
die Dichten auf die niedrigeren und die Sdulendichten auf die hoheren Werte
dieser Bereiche.

Fiir R}/ (11.39km/s) wird die Temperatur auf <15K, die Dichte unter

n < 103°cm™3 und die Siulendichte zwischen 10*'°cm™2< N < 10%?® be-
schrankt.

Fiir ¥ RIfI® (Norden von 12.93km/s) sind mit dem Entweichwahrscheinlich-
keitsmodell keine konsistenten Parameter in Zusammenhang mit 12R§;§G und

12/13 RLRG angebbar.

Zusammengefafst bedeutet dies, dak nach dem Entweichwahrscheinlichkeits-
modell die ausgedehnten Bereiche der Kanalkarte 11.39km /s mit niedrigen
Dichten und niedrigen Temperaturen erkliart werden kénnen. Die siidlichen
Bereiche der Kanalkarte 12.93km/s konnen mit moderaten Temperaturen
und hohen Dichten bzw. mit hohen Temperaturen und moderaten Dichten
erkliart werden. Der Norden der Kanalkarte 12.93km /s ist mit diesem Modell
nicht erklarbar.

Nach den Siulendichten N > 102%c¢cm~2 des Entweichwahrscheinlichkeits-
modells ergeben sich Massen von > 7.4 - 102M, die somit konsistent mit
den Massen nach CO2-1 in Tabelle 2.9 in Abschnitt 2.4.2 sind; h6here Mas-
sen aufgrund von hoéheren Sdulendichten sind mit Beamfiillfaktoren 74 <1
erklarbar. Fiir die durchschnittliche Dichte ergibt sich aus diesen Saulen-
dichten n > 4.2 - 10%cm~3, was konsistent mit den direkten Modellierungen
der Dichte mit dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell ist.

12/13 R,-Spots
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Der zentrale Spot in den Linienverhiltnissen '*R3/, und 12/13 R, der Kanal-
karte 12.93km /s 148t sich mit dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell nicht
modellieren: Zum Einen widerspricht 2/13 RELEG wie oben gezeigt, dem ho-
mogenen Modell, zum Anderen werden '*R{/"“-Werte mit Temperaturen
>40K, Dichten n> 10°cm ™3 und Saulendichten N< 10?'cm~2, was nicht mit

13R¥/1{RG < 2 in Deckung zu bringen ist.

4.4.2 Inhomogene Modellansatze

Die ausgedehnten Bereiche der beiden Wolkentypen konnen mit einem homo-
genen Wolkenmodell erklirt werden. Die spotféormigen Bereiche stark verin-
derter Linienverhiltnisse sind jedoch in den meisten Fillen mit dem homo-
genen Wolkenmodell nicht konsistent. Auf der anderen Seite widerspricht ein
homogenes Wolkenmodell der Sternentstehungsaktivitit: Zur Sternbildung
muf es Kondensationskerne und damit lokal hohe Dichten und Sé&ulendich-
ten geben. In einem spateren Entwicklungsstadium des Sterns ist der Bereich
um den Stern frei von Material, somit muft dort die Sdulendichte entspre-
chend niedriger sein. Ferner ist ein homogenes Temperaturpattern in solchen
Regionen ebenso unrealistisch.

4.4.2.1 Vordergrundwolken als Modell fiir GMR-~-Wolken

Der vorliegende Datensatz bietet die Moglichkeit, ohne ein physikalisches
Modell einfach die beiden Vordergrundwolken als Modelle fiir die Wolken im
GMR zu verwenden. Hierfiir geniigt es, die Daten der Vordergrundwolken
auf eine Auflésung zu verschmieren, die der linearen Auflosung der Daten im
GMR entspricht. Im Fall der Typ IT Wolken habe ich dies oben bereits impli-
zit angenommen, da die Linienverhiltnisse innerhalb der Vordergrundwolke
nicht stark variieren.

Die Linienverhéltnisse der Typ I Wolken variieren rdumlich deutlich stirker.
Wie oben gezeigt unterscheiden sich die Linienverhéltnisse der Typ Ia Wol-
ken im GMR von der Typ Ib Vordergrundwolke hauptsiachlich dadurch, daf
die relative *CO2-1 Intensitiit in einigen Bereichen der Vordergrundwolke
hoher ist als im GMR. Eine interessante Fragestellung an den hier diskutier-
ten Vergleich ist folglich, ob diese relativ héhere Intensitit von *CO2-1 in
der Vordergrundwolke ein lokales oder ein globales Phénomen ist.

Zum Vergleich der 1kpc entfernten Vordergrundwolke mit dem GMR habe
ich diese auf eine Auflésung von 12’ verschmiert und somit virtuell auf eine
Entfernung von 6kpc verschoben. Abbildung 4.17 zeigt den Vergleich einer
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beispielhaften Kanalkarte des Feldes G30-31 im Scutum Arm in CO3-2 mit ei-
ner CO3-2 Kanalkarte der verschobenen Vordergrundwolke. Vergleicht man
die absoluten Intensitdten, dann zeigt sich, daf im Vergleich zu den Wol-
ken im GMR die Vordergrundwolke klein und schwach ist. Abbildung 4.18
zeigt die Spektren der virtuell verschobenen Vordergrundwolke. Man erkennt,
dak im Zentrum ?Ry;»>1, 1?13 R,>2.0 und Ry, <1 vorliegt. Diese Lini-
enverhéltnisse entsprechen denen in den '?Rj/5-Spots im GMR. Die hohen
BR, 1-Werte der Vordergrundwolke im Zentrum der Kanalkarte 12.93km/s
finden sich in der virtuell verschobenen Wolke nicht mehr. Die Ursache hierfiir
ist, dak die schwachintensiven Wolkenrénder mit '* R 7% bei der Mittelung
kaum Gewicht haben. Dem entgegen steht, daf diese Vordergrundwolke den
deutlich hochsten Median-Wert der 'R, /-Verteilungen aller fiinf in Abbil-
dung 4.2 untersuchten Regionen hat; der relative Anteil der Pixel mit hohen
Ry /1-Werten ist in dieser Wolke am héchsten.

Hohere ' R, /;-Werte der Vordergrundwolke lassen sich mit einer zweiten Gas-
komponente im GMR erkliren, die in 3CO1-0, jedoch nicht in *CO2-1 an-
geregt ist. Denkbar hierfiir ist ein Zwischenwolkengas in den Spiralarmen des
GMR mit einer geringen physikalischen Dichte.

4.4.2.2 Gradienten der physikalischen Parameter

LZRYHRG_Spots  Die 2R3/-Spots, die 12 RY 1% in Verbindung mit den bei-
3/2 / 3/2 g

den Linienverhéltnisklassen '*/'* R/ und ¥ R zeigen, sind im ho-

mogenen Modell nicht erkldrbar. Wie bereits von Beuther et al. (2000) ge-
zeigt, sind auch mit Hilfe des sphirischen PDR-Modells von Storzer et al.
(2000) die hohen 2R3 /o-Werte nicht erkldrbar.

L2RYHEC Gas 148t sich jedoch relativ einfach durch zwei Komponenten ent-
lang des Sehstrahls mit unterschiedlichen Temperaturen bzw. einem Klumpen
mit einem Temperaturgradienten erkliren. Betrachtet man einen Klumpen
mit einem Temperaturgradienten, so ist die Richtung des Temperaturgradi-
enten jedoch nicht eindeutig.

Bei einem von aufen geheizten Klumpen kann aufgrund des sich einstel-
lenden Temperaturgradienten davon ausgegangen werden, daf die duferste
heifle Schicht am Rand des Klumpen optisch diinn ist. Diese Schichten emit-
tieren folglich nach Diagramm 4.14 *R;» ~2. Aus den tieferliegenden, kilte-
ren Schichten entstammt optisch dicke Strahlung mit einem Linienverhéltnis
?Rs/5 <1.0. Die Stirke des Gradienten ergibt dann in einem Einklumpen-
modell den tatsdchlichen Wert des Linienverhéltnisses zwischen diesen Ex-
tremwerten. In der Regel ist von einem Ensemble von Klumpen verschiede-
ner Masse auszugehen, was eine Quantifizierung des Temperaturgradienten
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Abbildung 4.17: Eine CO3-2 Kanalkarte im Scutum Arm im Vergleich mit
der Vordergrundwolke des Feldes G30-31, die kiinstlich auf 6kpc Entfernung
verschoben wurde. Rechts sind die Linienverhiltnisse der Vordergrundwolke
bei dieser Entfernung dargestellt. Die Spektren der verschobenen Vorder-
grundwolke sind in Abbildung 4.18 gezeigt.

nicht mehr eindeutig zuldft. Ein solches Szenario wird von Kramer et al.
(1996), Schneider et al. (1996) sowie Beuther et al. (2000) angenommen.
Alternativ kann aber auch ein von innen geheizter Klumpen das '*Ry ;"¢
erkldren: In den duflersten kalten Schichten dieses Klumpens ist die optische
Tiefe der CO3-2 Linie sehr gering, die CO2-1 Linie ist jedoch teilweise ge-
sittigt. Steigt zum Innern die Temperatur an, dann entstammt folglich fast

die gesamte CO3-2 Emission von dort, der meiste Teil der CO2-1 Emission
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Abbildung 4.18: Spektren der virutell auf 6kpc Entfernung verschobenen Vor-
dergrundwolke des Feldes G30-31.

jedoch vom kalten Rand der Wolke. Dem steht entgegen, daf die vom In-
nern des Klumpen stammende CO3-2 Strahlung an den duferen Schichten
reabsorbiert werden kann. Bei geniigend hoher Temperatur und sofern die
Absorbtion der CO3-2 in den duferen Schichten nicht iiberwiegt, ergibt sich
in einem solchen Klumpen fiir den Beobachter ein Linienverhiltnis 2 R, 2 >1.

SchlieRlich ist ein Linienverhéltnis '?R3/,>1 mdglich, sofern sich das Beset-
zungspattern N; fern des statistischen Gleichgewichts befindet. Aufgrund der
Einstein-A-Koeffizienten (siehe Tabelle A.1) stellt sich jedoch in weniger als
einem Jahr das statistische Gleichgewicht ein; bei den astronomischen Zeit-
skalen kann daher ein solcher Ansatz verworfen werden.

12 RVHRG

Alle gezeigten Modellansétze haben gemeinsam, dafs ein Indikator

fiir warmes bis heifles Gas mit Temperaturen 233K ist.
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12/13 RELRG Spot in der Vordergrundwolke Die '2/13 R,-Spots im GMR
sind, wie oben gezeigt, in einem homogenen Modell mit optisch fast dickem
13C02-1 und damit einer hohen Siulendichte erklirbar. Tatsichlich wird in
den '?/13R,-Spots die Untergrenze von 1 nicht erreicht. Dies ist anders im
12/13 R,-Spot der Vordergrundwolke des Feldes G30-31, bei der /3R, ~0.5
im Zentrum dieser Regionen vorliegt. Erklarbar ist dieser Wert mit einem
Klumpen, der einen Temperaturgradienten zum Zentrum hin hat: Die 13CO2-
1 Emission entstammt dann hauptséchlich den inneren warmen Bereichen des
Klumpen, wohingegen die CO2-1 Linie schon von den duferen kalten Berei-
chen teilweise geséttigt ist. Im Gegensatz zur nichteindeutigen Richtung des
Temperaturgradienten im Fall der '?R;»-Spots ist hier die Gradientenrich-
tung eindeutig. Ein von aufsen geheizter Klumpen wiirde entsprechend ein
Verhiltnis '>/1®R, >1 ergeben. Dies ist konsistent damit, daf im Bereich
typischer physikalischer Parameter, wie in Storzer et al. (2000) gezeigt, das
sphirische PDR Modell nur Linienverhéltnisse /* Ry >1.5 erklirt.
Abbildung 4.19 zeigt, daR mit dem '%/13 RFLRE_Spots ein Emissionsmaximum
im MSX-A-Band assoziiert ist. Dieser A-Band Peak deutet auf PAH-Emission
hin, d.h. auf heifse Staubemission. Dies bestétigt die oben angenommenen
hohen Temperaturen in dieser Region.

4.5 Diskussion

In diesem Abschnitt diskutiere ich die zuvor ermittelten Ergebnisse. In Teil-
abschnitt 4.5.1 zeige ich die typischen Aspekte sternbildender Wolken im
GMR auf, in Teilabschnitt 4.5.2 diskutiere ich das Vorhandensein und die
Eigenschaften des Interwolkenmaterials in den untersuchten Spiralarmen und
in Teilabschnitt 4.5.3 vergleiche ich die Sternentstehungsaktivitit des GMR
der Milchstrake mit der anderer Galaxien.

4.5.1 Sternentstehungsaktivitat

Ich habe gezeigt, dafs es mdglich ist, die Wolken im gesamten Datensatz
in zwei unterschiedliche Wolkentypen aufzuteilen (siehe Tabelle 4.1). Ana-
log zur Untersuchung zweier unterschiedlicher Wolken von Williams & Blitz
(1998) und gestiitzt durch die von Kramer et al. (1996), Schneider et al.
(1996) und Beuther et al. (2000) gefundenen Linienverhéltnisse in Wolken
mit massiver Sternentstehung, deute ich die Typ I Wolken als aktiv stern-
bildende Molekiilwolken, wohingegend die Typ II Wolken inaktiv sind. Dies
ist konsistent damit, daf alle Hinweise fiir Sternentstehungsaktivitit asso-
ziiert mit dem vorliegenden Datensatz (Maser, Mid-IR-Staubtemperaturen,
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Abbildung 4.19: Links: MSX-A-Band Karte. In dunkelblauen Konturen ist
die CO2-1 Emission der Kanalkarte 12.93km /s in 20%-Schritten, in hellblau-
en Konturen die entsprechenden Konturen (0.5,1.0 & 1.5) von /13 R, gezeigt.
Rechts: Die Spektren der in der MSX-Karte markierten Region.
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Hir-Regionen) in den Typ I Wolken gefunden wurden (siehe Kapitel 2). Diese
Wolkenklassifizierung nach den untersuchten Linienverhéltnissen ist folglich
als selbstandiger Indikator fiir Sternentstehungsaktivitit zu werten.

Die Modellierungen des vorliegenden Datensatzes haben gezeigt, dak die Typ
IT Wolken kalt und wenig dicht sind, die ausgedehnten Bereiche der Typ I
Wolken wiarmer und moglicherweise dichter sind. Innerhalb dieser warmen
Wolken finden sich Klumpen mit verschiedenen oben diskutierten Anregungs-
bedingungen, die wahrscheinlich auf verschiedene Stadien der Sternentwick-
lung hindeuten. Diese Sternentstehungsaktivitit ist die wahrscheinlichste Ur-
sache fiir die hoheren Temperaturen dieser Wolken. Die '%/13 Ry-Spots zeigen
moglicherweise Kondensationsklumpen, in denen die zukiinftige Bildung neu-
er Sterncluster stattfinden kann. In den meisten Féllen dieser Klumpen liegen
die Temperaturen wahrscheinlich im Bereich der iibrigen Wolke. Die *Rj -
Spots sind Hinweise auf hohe Temperaturen und somit Indikatoren fiir junge
(Proto-)Sternhaufen. Bemerkenswert ist die rdumlich beschrinkte Ausdeh-
nung dieser '?Rj3/5-Spots im GMR, was bedeutet, daR die Sternentstehungs-
aktivitat ein lokales Phiinomen innerhalb der Wolken zu sein scheint. In einem
Fall, dem 2/13 RPLEG_Spot der Vordergrundwolke im Feld G30-31, deutet sich
an, dak neben der hohen Siulendichte auch ein nach innen gerichteter Tempe-
raturgradient vorliegt. Die Assoziation mit MSA-A-Band Emission bestétigt
das Vorhandensein einer hohen Temperatur. Eine entsprechende Assoziation
mit Hilfe des K-Bandes der 2mass-Daten konnte nicht gefunden werden. Es
ist folglich denkbar, daf hier ein junger Protostern liegt, der das ihn noch
umgebende Gas heizt.

Die Vordergrundwolke konnte als Modell fiir einen '?Rj;,-Spot im GMR
herangezogen werden. In dieser Vordergrundwolke zeigte sich ausgedehntes
12RYHRG an der nordlichen Flanke des Emissionsgebietes, innerhalb dessen
der oben beschriebene Klumpen liegt. Ob es sich hierbei um eine zufillige
oder eine typische Assoziation handelt, kann anhand der GMR-Daten auf-
grund der schlechteren Auflésung nicht iiberpriift werden.

Ungeklért ist der Gradient in '*R,/; vom einen zum anderen Wolkenrand.
Die Front der sich rapide verindernen *R,/; in der Kanalkarte 12.93km/s
geht einher mit einem assoziierten Band von 2REHRY. Wie oben gezeigt,
findet nach dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell senkrecht zu dieser Front
ein rapider Wechsel der mittleren Dichte des Materials statt. Die Breite der

Front zwischen 'Ry /I und 18 R RG-LRG hetriigt weniger als 2'(=0.6pc).

Ferner schneidet diese Front den '2/'3 RELEG_Klumpen. Es ist denkbar, daf
es sich hierbei um einen dynamischen Prozess handelt, d.h. daf die Lage
dieser Front zeitabhéingig ist. Eine schnelle Abnahme der Dichte bei warmem
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Material kann, wie oben gezeigt, dazu fiihren, dafs fern vom statistischen
Gleichgewicht ein '?R5/5 >>1 fiir ein kurzes Zeitfenster auftritt.

Der '® Ry /1-Gradient der Vordergrundwolke bleibt bei der virtuellen Verschie-
bung zum GMR (siehe Abschnitt 4.4.2.1) nicht erhalten. Die lineare Ausdeh-
nung der Vordergrundwolke kann jedoch auf keinen Fall die linearen Skalen
dieser *R,/;-Gradienten in den GMR-Wolken erkldren. Auch Pointingfehler
kénnen diese Gradienten nicht erklidren: Zum einen liegt im Feld G45-46 in
der simultan gemessenen Vordergrundwolke dieser Gradient nicht vor, zum
anderen miiite dieser Pointingfehler in der Gréfenordnung des Teleskopbe-
ams (0.5-2') liegen, was auszuschliefen ist.

Erklarbar ist diese sequentielle, wahrscheinlich dynamische Variation der
physikalischen Parameter mit induzierter und daher sequentieller Sternent-
stehung. Ein solches Szenario wurde bereits von Elmegreen & Lada (1977)
beschrieben: Ein entstehender OB-Stern trennt sich demnach nach 5-10° Jah-
ren von seiner Hiille und induziert somit eine Schock- und lonisationsfront
in der ihn umgebenden Molekiilwolke, was dort neue Sternentstehung indu-
ziert. Beobachtungen in der Néhe von Hil-Regionen deuten darauf hin, dafs
ein solches Szenario tatséchlich stattfindet (Handa & Sofue 1986; Yamaguchi
et al. 1999; Deharveng et al. 2003). Auch in der Umgebung der Hil-Regionen
G45.4540.06 und G45.47+40.05, die sich im Feld G45-46 befinden, gibt es
ebenfalls Hinweise auf induzierte Sternentstehung (Wilner et al. 1996; Feldt
et al. 1998).

Bei dem im vorliegenden Datensatz gefundenen 3R, n1-Gradienten handelt
es sich im Gegensatz zu den oben beschriebenen Szenarien allerdings um
ein Phénomen, das die gesamte Wolke betrifft. Wenn obige Annahme richtig
ist, dak dieser Gradient mit induzierter Sternentstehung erklarbar ist, dann
folgt hieraus eine Historie der massiven Sternentstehung in all den gezeigten
Wolken. Kraemer et al. (2003) untersuchten die vier prominenten Sternent-
stehungsgebiete im Feld G45-46 und fanden einen Trend von West nach Ost
derart, dak an der westlichsten Position, G45.07, diejenige Sternentstehungs-
region auf der jiingsten Entwicklungsstufe zu finden ist, und die Positionen
weiter Ostlich entsprechend weiter fortgeschritten sind. Vergleicht man dies
mit dem '®R,/;-Gradienten in Abbildung 4.5, dann ergibt sich, dak die jun-
gen Sternentstehungsregionen rdumlich ndher an den hohen 13R2/1-Werten
und daher im Bereich hoherer mittlerer Gasdichten, und die weiter entwickel-
ten Sternentstehungsregionen raumlich néher an den niedrigen '* Ry /1-Werten
und damit im Bereich niedriger mittlerer Gasdichten liegen. Dies ist konsi-
stent mit der Vorstellung, daf eine Sternentstehungsfront durch die Mole-
kiilwolke zieht, auf deren Riickseite aufgrund der Sternentstehung weniger
kondensiertes molekulares Gas verbleibt.
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4.5.2 Zwischenwolkenmaterial

Basierend auf der relativen '*CO2-1 Intensitiit habe ich oben bereits ange-
deutet, dak es moglich ist, auf eine zweite Gaskomponente zu schliefsen. Die
maximalen 3R, ;51 in zusammenhdngenden Bereichen im GMR beschranken
den gesamten Datensatz nach dem Entweichwahrscheinlichkeitsmodell auf
Dichten von n < 103%cm™3. Dieses Ergebnis ist nicht ungewdhnlich fiir durch-
schnittliche Werte in verschiedenaktiven Molekiilwolken (siehe z.B. Williams
& Blitz (1998)). Auf der anderen Seite bedeutet das aber auch, daf sich unter
den beschriebenen Annahmen im GMR generell keine dichten Kerne finden
lassen. Die Typ I Vordergrundwolke zeigt hohere maximale Ry /1, was die
prinzipielle Beschrinkung der méglichen Dichten aufhebt.

Es ist plausibel, dafs die Wolken im GMR eingebettet sind in diffuses und
weit verteiltes Gas. Dieses Zwischenwolkengas sollte in den unteren Niveaus
(CO2-1 bzw. '3CO1-0) angeregt sein, in den hoheren Niveaus jedoch deutlich
weniger stark angeregt sein (CO3-2 und vor allem 3CO2-1). Die Priisenz
eines solchen Gases zeigte sich bereits in der A-Varianz Analyse des Daten-
satzes in Kapitel 3. Ferner konnte anhand der Histogramme in Abschnitt
4.2 gezeigt werden, da® sowohl CO2-1 als auch *CO1-0 im Vergleich zu den
anderen Linien zum Rand der Wolke hin weniger stark abfallen. Dies ist
erkliarbar, wenn in Richtung der Sichtlinie eine zweite, weit verbreitete Gas-
komponente liegt, die in diesen unteren Niveaus angeregt ist.

Eine Diskussion der Anregungsbedingungen des Interwolkenmaterials ist nur
im Zusammenhang mit grofen Ungenauigkeiten moglich, da dieses Gas nied-
rige Intensititen hat, und der Ubergang vom Wolkenrand zum Zwischen-
wolkengas wahrscheinlich fliefend ist. In den Abschnitten 3.4.1.4 und 3.4.2.3
im Kapitel 3 habe ich die Linienverh&ltnisse von verschiedenen Struktur-
grofen L durch das Verhiltnis der /0% (L) separiert. Im Datenkubus des
Feldes G30-31 konnten zwei verschiedene Strukturgrofen voneinander un-
terschieden werden. Wie bereits gezeigt ist es in der Regel nicht eindeutig
moglich, das Linienverhiltnis eindeutig einer der beiden sich iiberlagernden
strukturbestimmenden Gréfsen zuzuordnen. Mit wachsender Strukturgréfe L
hat allerdings der Anteil der kleineren Strukturgréfie im Datensatz des Fel-
des G30-31 weniger Gewicht, und das Gewicht der groferen Strukturgréfe
nimmt deutlich zu.

Aus Abbildung 3.17 folgt somit fiir L=35.5", der groften berechneten Struk-
turgrofe im Feld G30-31, daf fiir das Zwischenwolkenmaterial 12R§;§G sowie
12/13 RHEG angenommen werden kann.

Ferner folgt aus obigen Uberlegungen, daf das Interwolkenmaterial nur re-



218KAPITEL 4. LINIENVERHALTNISSE UND PHYSIKALISCHE EIGENSCHAFTEN

lativ schwache *CO2-1 Emission haben sollte. Ich nehme daher fiir das
Zwischenwolkengas > RIIHC, 12/13 RITAG und ¥ R}FY an. Mit dem Entweich-
wahrscheinlichkeitsmodell folgt, daf dieses Tripel der Linienverhéltnisse mit
Temperaturen zwischen 15K und 70K mit geringer Dichte erklarbar ist,
die mit zunehmender Temperatur abnimmt: T};, >15K, n ~ 10>cm~2 und
102%em=2 < N < 10%25c¢cm™?2 bis Tjyn <70K, n < 10%cm™ und N =
10%2cm—2.

4.5.3 Vergleich der Milchstrafie mit anderen Galaxien

Alle in externen Galaxien gefundenen CO Linienverhéltnisse liegen im Be-
reich der Linienverhiltnisse, die in Molekiilwolken in der Milchstrake gefun-
den wurden (siehe vor allem die vorliegende Arbeit). Die 2R3/, Werte streuen
im Rahmen der im vorliegenden Datensatz gefundenen Klassen, die Inten-
sitdtsverhéltnisse der Isotopen in den Galaxien liegen in der Regel deutlich
héher als in den zentralen Bereichen der hier untersuchten Wolken.

Nach den Untersuchungen von Wielebinski et al. (1999) ist es sinnvoll, von
den gleichen Heizmechanismen in den verschiedenen Galaxien, also auch in
der Milchstrake auszugehen. Wie aus obiger Analyse ersichtlich ist, ergibt
sich fiir den GMR der Milchstrafe, und somit nach Wielebinski et al. (1999)
wohl fiir die anderen Galaxien ebenso, ein erhéhtes ' R3 ), der gemittelten Da-
ten bei einer erhohten Durchmischung des Datensatzes mit VHRG/EHRG-
Bereichen. Nach obiger Interpretation entspricht dies einer erhéhten Stern-
entstehungsaktivitat.

Vergleicht man die Mediane der verschiedenen Bereiche im vorliegenden Da-
tensatz mit den in Galaxien gefundenen Werten, so zeigt sich folgendes Bild:
Die 2R3/, Werte der MilchstraRe liegen oberhalb der von Hafok & Stutz-
ki (2003) untersuchten, wenig aktiven Galaxien im Virgo-Haufen. Anderer-
seits liegen die R/, Werte der Milchstrae deutlich unterhalb der Werte
in Starburst-Galaxien. Die Daten der beiden Galaxien N2320 und N855 aus
dem Datensatz von Vila-Vilar6 et al. (2003) sind allerdings mit diesem Er-
klarungsschema nicht direkt verstédndlich.

Das hohere Intensitdtsverhéltnis der Isotopen in den Galaxien im Vergleich
zu den hier untersuchten Molekiilwolken kann damit erkliart werden, daf
die in den Galaxien gemittelt gemessenen Werte sowohl Bereiche mit hoher
Séulendichte (Molekiilwolken) als auch Bereiche mit niedriger Sdulendichte
(Wolkenrander und Zwischenwolkengas) beinhalten. Eine Metallizitdtsanaly-
se ist hieraus nicht direkt ableitbar.
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4.6 Zusammenfassung

Die Untersuchung der Linienverhiltnisse des vorliegenden Datensatzes hat
ergeben, dafl es moglich ist, die Wolken aufgrund der hier untersuchten Lini-
enverhéltnisse in zwei Typen zu unterteilen. Wolken des Typs I haben Tempe-
raturen zwischen 15K und 30K und durchschnittliche Dichten n & 10%5¢m 3.
Sie zeichnen sich ferner dadurch aus, dafs in lokalisierten Bereichen dieser
Wolken die Anregungsbedingungen stark von den durchschnittlichen Werten
abweichen: Es finden sich Klumpen mit sehr niedrigen '%/!3 Ry, was mit einer
hohen Séulendichte interpretiert wurde, sowie Klumpen mit '*R;/,>1, was im
Rahmen der anderen Linienverhéltnisse nur in inhomogenen Modellansétzen
(z.B. einem Temperaturgradienten) erklart werden konnte, in jedem Fall aber
ein Hinweis auf hohe Temperaturen ist. Wolken des Typs II haben niedrige
Temperaturen von T<10K und durchschnittliche Dichten n < 10%%cm 3.
Es konnten nur Wolken des Typs I mit Anzeichen fiir massive Sternentste-
hungsaktivitit assoziiert werden, was den Schluf zulidft, daf diese Klassifi-
kation bereits ein Indikator fiir die Sternentstehungsaktivitit ist.

In den Wolken des Typs I findet sich ferner ein in bisherigen Untersuchun-
gen nicht dokumentierter Gradient des Linienverhéltnisses > Ry/; vom einen
zum anderen Wolkenrand. Dieser Gradient entspricht einem Gradienten der
durchschnittlichen Dichte. Die Ursache ist unklar, moglicherweise jedoch mit
induzierter Sternentstehung erklarbar.

Die Analyse des Datensatzes ergab ferner, dafs in den Spiralarmen des GMR
die Prisenz eines Zwischenwolkengases wahrscheinlich ist. Die Eigenschaf-
ten dieses Gases konnten nicht eindeutig festgestellt werden: Bei Dichten
n ~ 103cm~3, leicht unterhalb der Dichten der GMR-Typ-I-Wolken, hitte
es eine niedrige Temperatur von ~15K; bei Dichten n < 10%cm~3, deutlich
niedriger als die der GMR-Typ-I-Wolken, erreichte das Zwischenwolkengas
Temperaturen von ~70K.

Der Vergleich der GMR-Daten mit den Daten anderer Galaxien ergab, daf$ es
sich bei der Milchstrafe um eine mafig aktive, sternbildende Galaxie handelt.
Die Sternentstehungsaktivitit, indiziert durch den durchschnittlichen '2 Ry /2"
Wert, liegt in inaktiven Galaxien unterhalb der Werte, die im GMR gefunden
wurden; die Werte von Starburst-Galaxien jedoch deutlich iiber den Werten
des GMR.
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Anhang A

Theoretische Grundlagen zur
Linienemission

In diesem Kapitel fasse ich die theoretischen Grundlagen zur Interpretation
der astrophysikalisch untersuchten CO Spektren dieser Arbeit zusammen.
Als Quellen haben mir Emerson (1996), Stutzki (2002) und Zielinsky (2000)
gedient.

A.1 Linienemission

Linienemission der Frequenz v entsteht durch Emission eines Photons der
Energie hr beim Ubergang eines Atoms, Ions oder Molekiils zwischen zwei
Quantenniveaus; der Einfachheit halber verwende ich im Folgenden nur den
Begriff Molekiil - viele Aussagen treffen aber genauso auch auf Atome und
Ionen zu. Da ich mich mit relativ kalten Molekiilwolken beschéftigen werde,
gehe ich hier auf Ionisations- und Dissoziationsprozesse nicht ein.

Bezeichnet man die Anzahl der Teilchen im Niveau ¢ mit /V;, und mit R;;
die relative Rate des Ubergangs von Niveau i nach Niveau j per Strahlungs-,
sowie mit Cj; per StoRanregung, dann betriigt die Gesamtzahl der Ubergiin-
ge von Niveau ¢ nach Niveau j somit N;(R;; + C;;). Im Fall statistischen
Gleichgewichts gilt somit

Z N,‘(sz + Cij) = Z Nj(Rji + Cji) (A'l)
i#] Iz

wobei per Konvention 7 das obere und ¢ das jeweils untere Niveau bezeichnet.

Die spontane Emission

221
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[Molekiil(j) — Molekiil(7)+Photon]
wird durch den Einstein-A Koeffizienten beschrieben, wobei Aj; die Uber-
gangswahrscheinlichkeit von Niveau j nach Niveau ¢ pro Sekunde angibt.
Der Einstein-A Koeffizienten berechnet sich nach

B 6474
I 3hed

A i (A.2)
mit dem Dipolmoment (i, dem Planck’schen Wirkungsquantum h und der
Lichtgeschwindigkeit c.
Befindet sich das Molekiil in einem Strahlungsfeld, dann kann ein Photon
der Frequenz v = E;; /h absorbiert werden.
Die Absorption

[Molekiil(7)+Photon — Molekiil(7)]
wird durch einen der beiden Einstein-B-Koeffizienten beschrieben, die Ab-
sorptionswahrscheinlichkeit betragt 47.J, B;; bei einer durchschnittlichen In-
tensitat J,— f 1,d<). Die Wahrscheinlichkeit zur Absorption aus einem Raum-
winkel d(2 betrigt somit B;;I,dS2.
Die stimulierte Emission

[Molekiil(j) + Photon — Molekiil(¢) + Photon + Photon]

wird entsprechend durch Bj; beschrieben. Es gilt ferner

Swhi?
1= (57 By (43)
B - <9_J) B, (A4)

9;

mit den statisitischen Gewichten g der jeweiligen Niveaus. Fiir die Strah-
lungsraten folgt nun

Rij = 47TBZ‘jJ,, (A5)
Rji = Ajz' + 47TB]'Z‘J,, (A6)

Bei der Stoflanrequng

[Molekiil(7) + Stokpartner(E,,,) — Molekiil(j) + Stofpartner(E,..1)]
wird ein Teil der kinetischen Energie des Stofpartners in die Ubergangsener-
gie des Molekiils £;; umgewandelt mit Fy,, = Epqcn+E;j; es ist offensichtlich,
dafl die kinetische Energie des Stofpartners vor dem Stof mindestens der
Ubergangsenergie des Molekiils entsprechen muf. Bei der Stofabregqung

[Molekiil(j) + StoBpartner(FE,,.) — Molekiil(i) + Stokpartner(F,..1)]|
mit Fyaen = Eyor+Ej; wird die Ubergangsenergie des Molekiils F;; in kineti-
sche Energie des Stofipartners umgewandelt, ohne Bedingungen an F,,,.
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Die Stofkoeffizienten konnen beschrieben werden durch das Produkt des Teil-
chenflusses n - v an einem Molekiil mit dem Wirkungsquerschnitt o. Sowohl
der Teilchenfluf als auch der Wirkungsquerschnitt sind eine Funktion der
Geschwindigkeit. Die Stofiraten lauten somit

Ciy = / R ———-——" (A7)

Vo

Cji = /000 n(v)voji(v)dv (A.8)

wobei n(v)dv die Teilchen mit Relativgeschwindigkeiten zwischen v und dv
bezeichnet und vy durch Ej; = 1mug mit der reduzierten Masse m.

In fast allen Fallen ist die Annahme der Maxwellschen Geschwindigkeitsver-
teilung

n(v)dv = Ndmv? ( )5 €™ du (A.9)

m
2rkT
zuldissig. Mit der kinetischen Energie E = (1/2)muv?, der Substitution vdv =

dE/m und der Gesamtzahl der stofsenden Teilchen pro Einheitsvolumen N =
[ n(v)dv = [ n(E)dE folgt

27'(' 2 & _E
Ci = N\ m [E 0i;(E)e™ % EdE (A.10)
ij

und dhnlich fir C;; mit unterer Integrationsgrenze £ = 0 und dem Wir-
kungsquerschnitt o;;.

Die genaue Berechnung der Stofkoeffizienten ist kompliziert (Flower & Lau-
nay 1985; Schinke et al. 1985). In den meisten Fillen dominiert der expo-
nentielle Faktor der Maxwellverteilung und die I;auptséichliche Temperatur-

abhéngigkeit der Stofkoeffizienten ist durch et gegeben. In allen Féllen
sind die Stokkoeffizienten proportional zur Dichte der Stokpartner. Schlief-
lich definiert man die kritische Dichte n..; mit

Aij
Nerit = —]n(HQ) (All)
Cji
als die Dichte, bei der die Stofraten bzgl. der Hs-Dichte gleich dem Einstein-

A-Koeffizienten sind. Oberhalb der kritischen Dichte ist die jeweilige Linie
folglich thermalisiert.
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Unter Annahme eines stationdren Zustands und sofern die relative Zusam-
mensetzung, die Dichte und die Temperatur des Gases sowie alle Atom-
und Molekiilkonstanten der beteiligten Spezies bekannt sind, dann kann man
prinzipiell alle Anregungszustéinde, sowie alle Tonisations- und Dissoziations-
zustinde des Gases (letztere habe ich oben nicht behandelt) mit Hilfe der
Gleichungen des statistischen Gleichgewichts berechnen.

Die Interpretation astronomischer Spektren bedeutet, den umgekehrten Weg
zu gehen, d.h. aus den gemessenen Spektren auf die Anregungsbedingun-
gen zuriickzuschlieffen. Hierzu muf man die Anregungsbedingungen inklusive
dem Strahlungstransport modellieren und die Ergebnisse verschiedener Mo-
delle mit den Messdaten vergleichen um so auf die Anregungsbedingungen zu
schliefen. Unter stark vereinfachenden Annahmen ist es jedoch moglich, ana-
lytische Funktionen der physikalischen Parameter Temperatur, Dichte und
Teilchenzahl (bzw. Séulendichte) von den Messdaten aufzustellen und somit
direkt zu berechnen.

Ein Ansatz zur Vereinfachung ist die Annahme vollstindigen thermodyna-
mischen Gleichgewichts. In diesem Fall gehorchen sowohl das Strahlungsfeld
als auch die Quellfunktion, d.h. die am betrachteten Ort in der Molekiilwolke
erzeugte Strahlung, der Planck-Funktion:

J, = _ (A.12)

2
c ekTrad — 1

mit der Boltzmann-Konstanten k. Die Planck-Funktion gibt die Intensitét .J,
zur Frequenz v eines Schwarzkorper-Strahlers an. Im Fall des thermodyna-
mischen Gleichgewichts ist die Strahlungstemperatur 7.4 gleich der physi-
kalischen Temperatur 7T'.

Der relative Anteil Teilchen einer gewissen atomaren, molekularen oder io-
nisierten Spezies, der zum Niveau n mit der Energie F,, iiber dem Grundzu-
stand angeregt ist durch die Boltzmann-Gleichung gegeben:

Nn 9n —k%
=2 Tex,n A]_3
N = 7¢ (A.13)

By
mit der Zustandssumme Z = ) . g;e *"e=i, dem statistischen Gewicht g; des

i-ten Niveaus und der Anregungstemperatur 7,,. Wenn die Anregungstem-
peratur fiir alle Niveaus gleich ist, spricht man von einem thermalisierten
System. Im Fall des thermodynamischen Gleichgewichts ist die Anregungs-
temperatur ferner identisch mit der physikalischen Temperatur 7.
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Die Annahme vollstindigen thermodynamischen Gleichgewichts ist in der
Regel nicht haltbar. Eine haufig haltbare Naherung ist jedoch die des lo-
kalen thermodynamischen Gleichgewichts (LTE), bei dem die Temperatur
innerhalb der Quelle variieren kann, der lokale Beitrag zum Strahlungsfeld,
die lokale Quellfunktion, jedoch durch die Planck-Funktion mit der lokal
vorherrschenden Temperatur gegeben ist und die Boltzmann-Gleichung mit
dieser thermalisiert ist.

Im Fall hoher Dichten der potentiellen Stofpartner ist die Anregung durch
Stoke dominanter als die Strahlungsanregung. Die kinetische Temperatur des
Gases beeinflutt dann die Population der Niveaus und somit ist die LTE-
Annahme erfiillt. Im Fall hoher optischer Tiefen legen die Photonen nur
kurze Wegstrecken zuriick. Selbst wenn nun die Strahlungsanregung weit
dominanter wire als die Stokanregung, so wire die Population der Niveaus
durch die lokal vorherrschenden Bedingungen gegeben, LTE wire also auch
in diesem Fall erfiillt.

Im Fall optisch und physikalisch diinnen interstellaren Mediums ist die LTE
Néaherung nicht erfiillt, da hier das Strahlungsfeld dominiert und dieses von
weit entfernten Orten stammen kann. Haufig sind in einem solchen Gas je-
doch nur wenige niedrige Niveaus signifikant besetzt, was die Rechnungen
wiederum vereinfacht. Im Fall optisch diinnen Gases féllt ferner die Notwen-
digkeit der Strahlungstransportrechnung weg, da alle Photonen mit einer
hohen Wahrscheinlichkeit ohne Reabsorption die Wolke verlassen kénnen.
Viele der in dieser vorliegenden Arbeit untersuchten Gebiete werden jedoch
nicht diesen Extremfillen zuzuordnen sein. Aus der Besetzung eines Nive-
aus n laft sich jedoch formal die Anregungstemperatur 7., gemaf der
Boltzmann-Gleichung berechnen. Ebenso kann dem Strahlungsfeld, sofern es
sich ndherungsweise gemaf einer Planck-Funktion verhilt, eine Strahlungs-
temperatur 7T,,4 zugeordnet werden. Sofern die Strahlungsanregungsprozesse
dominieren, entspricht die Anregungstemperatur der Strahlungstemperatur,
weicht jedoch moglicherweise von der physikalischen Temperatur ab.

A.2 Rotationsspektrum von CO

Alle Linien, die ich in Abschnitt 4.2 untersuchen werde, sind reine Rotati-
onslinien von CO Molekiilen und Isotopen, auf die ich in diesem Abschnitt
eingehen werde. Im kalten interstellaren Medium reicht es aufgrund der nied-
rigen fiir die Anregung zur Verfiigung stehenden Energien aus, sich auf die
Behandlung des Vibrationsgrundzustandes des CO Molekiils zu beschranken.
Die Energie eines J-Niveaus (J=0,1,2,...) betrégt

Er(J) =hB - J(J +1) [=hDJ*(J + 1) + -] (A.14)
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h 9 53

B_%,D_l&r B - (A.15)
mit der Rotationskonstanten B, der Zentrifugalkonstanten D, dem Trag-
heitsmoment I und der reduzierten Masse m des Molekiils; die Energie der
Rotationsniveaus wird hiufig auch als Rotationstemperatur T,.,; = E,./k
angegeben.
Die Auswahlregel AJ = +1 ergibt ein Rotationsspektrum mit nur einer Se-
rie, die sogenannte Rotationsleiter, die Frequenzen der méglichen Ubergéinge
Jup— Jiow sind somit:

AFE
v === =2B(Jiow + 1) [-4D(Jiow + 1)°] (A.16)

Beim starren Rotator betrigt das Betragsquadrat des Dipolmoments /i

J+1
1% = 2 A1l
I 57 1 3k (A.17)

mit dem permanenten Dipolmoment po. Der Einstein-A-Koeffizient, ergibt
sich dann zu

T e Tow t L g2,y Tew T

o iow + 1 A18
7T 3pest Moy s 09 T + 3 (A-18)

Der Einstein-A-Koeffizient ist somit nach Gleichung A.16 und A.18 propor-
tional zu (z‘lf]‘;“::igj, was fiir die CO-Ubergangslinien im submm-Bereich grob
mit ~ 0.4 - J? = genihert werden kann.

Bei spinfreien Kernen ist das statistische Gewicht einfach 2J + 1. Die Zu-
standssumme Z der Boltzmanngleichung ist bei einer uniformen Anregungs-

temperatur 7.,

D kT, 1
7= (2] +1)e T~ s (A.19)

7

Im Fall von Kohlenmonoxid betrigt der Gleichgewichtsabstand der beiden
Atome im Molekiil 1.128-107'%m, die reduzierte Masse m = 6.859my und
daher B ~ 57.636 GHz, die Frequenzen der Rotationsiiberginge somit v ~
115.27GHz-(J0,, + 1). Die Konstante D betrigt D = 180 kHz, d.h. B/D ~
3.2-107°. Fiir die folgenden Berechnungen der physikalischen Parameter ge-
niigt somit die in der oben gezeigten Gleichungen gemachte Beschrinkung
auf den B-Term. Fiir die Frequenz- bzw. Geschwindigkeitszuordnung ist der
D-Term jedoch nicht zu vernachlissigen, da der Term —4D(Jj,, + 1)® beim
J = 1—0 Ubergang 0.72 MHz, beim J = 3—2 Ubergang 19.44 MHz und beim
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CO v Eu AJ7J_1 nmt(IOK) nmt(40K) nm-t(100K)
J—J-1 |GHz| [K] | 1078[s71] | 10*[em™3] | 103 [em ™3] | 10 cm™?]
1—0 | 115.2712018 | 5.53 7.2 1.5 1.7 1.3
2—1 | 230.5380000 | 16.60 69.2 12.2 11.1 8.7
3—2 | 345.7959899 | 33.19 250.2 56.2 36.8 28.6
4—3 | 461.0407682 | 55.32 615.0 144.7 87.5 66.7
5—4 | 576.2679305 | 82.98 1228.4 378.0 176.8 117.6
6—5 | 691.4730763 | 116.18 |  2155.4 586.5 329.1 218.8

| 7—6 [ 806.6518060 | 1564.90 |  3460.7 | 407.1 | 393.3 | 353.1 |

Tabelle A.1: Tabelle der Parameter Frequenz v, Energie des oberen Niveaus
E,, Einstein-A-Koeffizient sowie kritische Dichten bei drei verschiedenen T},
fiir niedrige bis mittlere Rotationsiibergdnge von CO. Quelle sind die im
Text erlduterten Formeln und die CDMS (Ausscheiben und Referenz!). Die
kritischen Dichten entstammen Flower & Launay (1985); bis zum Ubergang
6—5 wurden die Stofkoeffizienten bzgl. Ortho- und Para-H, mit 3:1 gewichtet
gemittelt, bei den hoheren Ubergiingen geben Flower & Launay (1985) nur
die kritischen Dichten Para-H, an.

J = 7—6 Ubergang 246.96 MHz betrigt. Das permanente Dipolmoment von
CO betrigt 1o =0.11011 Debye = 3.67-103'Cm ', die Ubergangswahrschein-
lichkeit des 1-0 Ubergangs betriigt daher 7-10~% s~1. Die Parameter des *CO
Molekiils sind B = 55.101 GHz, v ~ 110.20GHz:(J;5,, + 1) und pp=0.11046
Debye. 2

In den Tabellen A.1 und A.2 habe ich die fiir die folgenden Diskussionen
wichtigsten Parameter von CO bzw. 3CO aufgefiihrt.

A.3 Strahlungstransport

Nehmen wir zunéchst eine optisch diinne Molekiilwolke an, in der eine ge-
wisse Ubergangslinie emittiert wird. Die Linienstrahlung des einzelnen emit-
tierenden Molekiils entweicht zuféllig in eine beliebige Raumrichtungen, ein
geniigend grofes Ensemble von Molekiilen somit gleichméfig in alle Raum-
richtungen. In Richtung des Sehstrahls des Beobachters addieren sich die
Linien mehrerer Molekiile zu einer fiir den Beobachter messbaren Spektral-
linie, die proportional zur Anzahl der Molekiile entlang der Sichtlinie ist.

!1Debye = 3.336-103°Cm, Cm = Coulomb Meter
2The Cologne Database for Molecular Spectroscopy (www.cdms.de, Miiller et al.
(2001))
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1300 v Eu AJ7J_1 nm-t(loK) Nerit (4OK) nmt(IOOK)
J—J-1 |GHZ] [K] | 107%[s7] | 10%[em™®] | 103 [em ™3] | 10 [cm™?]
1—0 || 110.2013541 9.29 7.3 1.5 1.7 1.3
2—1 || 220.3986635 | 15.87 69.6 12.3 11.1 8.7
3—2 || 330.5879470 | 31.73 251.8 06.6 37.0 28.8
4—3 || 440.7651556 | 52.89 618.9 145.6 88.1 67.1
5—4 || 550.9262663 | 79.33 1236.2 380.4 177.9 118.3
6—5 | 661.0672586 | 111.07 2169.1 990.2 331.2 220.2
7—6 | 771.1841250 | 148.09 3482.7 409.7 395.8 355.4
8—7 || 881.2728080 | 190.40 5242.3 1165.0 616.7 540.4

Tabelle A.2: Erklirung siehe Tabelle A.1, hier fiir 13CO.

3

Verindern wir bei konstanter Teilchenzahl die Anregungsbedingungen (d.h.
T...7), so dndert sich der relative Anteil der Molekiile, die diese Linie emit-
tieren kann und somit die Intensitdt der Spektrallinie, die der Beobachter
mift; somit ist in diesem Fall die Linienintensitit ein Maf fiir die Anre-
gungsbedingungen in der beobachteten Wolke. Verdndern wir bei konstanten
Anregungsbedingungen jedoch die Teilchenzahl, dann steigt zunéchst die In-
tensitdt der Spektrallinie proportional mit der Anzahl der Molekiile in der
Sichtline. Mit zunehmender Teilchenzahl steigt die Opazitit, d.h. die Wahr-
scheinlichkeit, daf die Emission eines einzelnen Molekiils von einem anderen
in Richtung des Beobachters reabsorbiert wird; die Intensitdt der Spektralli-
nie wichst nun langsamer als die Teilchenzahl entlang der Sichtlinie. Steigt
die Teilchenzahl weiter an, dann erreicht die Absorption ein Gleichgewicht
mit der Zunahme der Emission, die Intensitit der Spektrallinie bleibt kon-
stant, die Linie ist gesdttigt und man spricht von einer optisch dicken Linie.

Die optische Tiefe der verschiedenen Emissionslinien eines Molekiils mufs
nicht gleich sein, da die Anregungsbedingungen fiir die verschiedenen Linien
unterschiedlich sind. Ferner variiert die optische Tiefe hiufig iiber die Breite
der Spektrallinie. Geht man von einer Wolke im thermodynamischen Gleich-
gewicht aus, dann ist die Annahme der Geschwindigkeitsverteilung nach der
Maxwellschen Gleichung zuléssig. Das bedeutet. daf die Anzahl der Teilchen
mit zunehmender relativen Geschwindigkeit zur Geschwindigkeit des Mas-
senschwerpunktes der Wolke abnimmt, so daf an den Linienfliigeln der be-

3Der hier verwendete Begriff Sichtlinie bezeichnet nicht eine mathematisch unendlich
diinne Linie, sondern vielmehr den Kegel der moglichen Raumrichtungen, die zu einem
Beobachtungspixel beitragen; dessen raumliche Auflésung kann nicht unendlich klein sein.
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obachteten Spektrallinie eine niedrigere optische Tiefe zu erwarten ist als im
Linienzentrum. Verschiedene Nichtgleichgewichtsbedingungen (z.B. Schock-
fronten und Ausfliisse) sowie die asymmetrische Uberlagerung mehrere Wol-
ken entlang der Sichtlinie verkomplizieren die Verteilung der optischen Tiefe
iber die Spektrallinie zusétzlich.

Nehmen wir an, in Richtung des Sehstrahls wiirde genau eine Wolke liegen
und die Absorption vom Rand der Wolke bis zum Beobachter durch diffu-
ses Interwolkenmaterial wire auch nicht gegeben. Nehmen wir weiterhin an,
dak die Quellfunktion S, d.h. die in der Wolke erzeugte Strahlung, in der ge-
samten Wolke gleich ist, dann ergibt sich die beim Beobachter ankommende
Strahlung mit Hilfe der detection equation:

I=ng-1S-Bgl-(1—¢™) (4.20)

fiir die vom Beobachter gemessene spektrale Linienintensitit I,,, wobei Bg
die Hintergrundstrahlung und 7, die optische Tiefe bezeichnet. 7, berechnet
sich aus dem 7,, des Linienzentrums 1y nach 7, = 7,,Avp(rv — 1) mit dem
normierten Linienprofil ¢(v — 1) und der Aquivalenzbreite Av. Fiir das 7,
gilt

c? hv 1
T = 53 AjiNj [exp<kTex> - 1} A (A.21)
und mit NV, [exp(k?p’:x) — 1}:%]\@ [1 — exp(—kf}:x) und der Aquivalenz-
Linienbreite Av = AvZ folgt fiir CO
8miut  J+1 hv 1
v = . Ny [1-— — — A.22
=Ty oy T P\ Tk, )| A (A4.22)

mit J = J,,. Die optische Tiefe ist so definiert, daf sie mit zunehmender Ab-
sorption steigt. Diese Bezeichnung kann verwirren, da sie nicht proportional
zur rdumlichen Tiefe ist, aus der noch Strahlungsbeitrige zur Linienintensi-
tit detektiert werden. Unter der Annahme gleicher Anregungstemperaturen
T,, und gleicher Linienprofile folgt fiir das Verhiltnis zweier benachbarter
Ubergénge im selben Molekiil
2hB(J+1)
TJ+1ﬁJ_2J2+J—1 NJ l—exp(— kTex )
Tj—J—1 2J2 + J NJ_l 1 — exp (_2hBJ>

(A.23)

kTeq

und folglich ist die optische Tiefe des jeweils oberen Ubergangs in der Regel
niedriger als die des unteren Ubergangs. Der Fiillfaktor 774 in Gleichung A.20
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skaliert die Intensitdt entsprechend der Quellgrofe 0quene und der Teleskop-
beamgrofie Oreleskop und betrigt

0 2
1+ ( ;“eleskop)
Quelle

im Falle von den hier diskutierten Intensitdtsmessungen bzw.

0 uelle 2
nas[y] = 1+< Quel ) (A.25)

eTeleskop

im Falle von Strahlungsfluffmessungen.

Ich gehe nun davon aus, dak sich sowohl die Quellfunktion als auch die Hin-
tergrundstrahlung geméf einer Planckkurve verhalten. Die submm-Spektren
sind in der Temperaturskala T, der Intensitiit I, gegeben, daher folgt:

A2 c?

T, = ol = g2l (A.26)
hv 1
= o W (A.27)
und schlieflich die detection equation zu
Tt = N [To(Traa) — To(Tig)] - (1 — ™) (A.28)

Die Rayleigh-Jeans Niherung 7' = T, ist nicht zuléissig, da mit £-115 GHz
= 5.5 Kelvin typische Temperaturen von Molekiilwolken erreicht werden,
gerade auch fiir die hoheren Frequenzen, und somit die notwendige Naherung
hv < kT nicht zutrifft.

A.4 Analytische Formeln zur Berechnung Phy-
sikalischer Parameter

In zwei Grenzfillen der optischen Tiefe vereinfacht sich die detection equation
durch

optisch dick: 7, >1 = 1—e ™ —1 (A.29)
optisch diinn: 7, <« 1 = 1—¢e™ — 71, (A.30)
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Wie bereits oben diskutiert gilt im Grenzfall optisch dick T = T,,4 und es
folgt fiir die physikalische Temperatur:

-1

hv hv 1
T = Trad,o t.dick — 7 In [—= = +1 (A31)
’ k [ k Tyvmb/ndf + TV(Tbg)
Im Grenzfall optisch diinn erhélt man die optische Tiefe via
TI/ m
Ty,opt.diinn — = b = (A32)

Nar - [TIJ(Trad) - TV(Tbg)]

Beide Gleichungen, A.31 und A.32, beinhalten den unbekannten Fiillfaktor
nas, Gleichung A.32 zusitzlich die unbekannte Grofe 77,4. Die Ungenauig-
keiten bei Annahmen iiber diese beiden unbekannten Grofen reduzieren sich
beim Vergleich zweier gemessener Linien. Ich definiere daher zunéchst das
Linienverhalts zweier Linien in der Art

12/13R o fTu,mb,j(COJ—»J—l)dU

ji= =

T [Ty s (BCOy 5 )y

(A.33)

wobei die Indizes bei gleichem Isotop bzw. gleichem J nur einfach geschrie-
ben werden. Hierbei bezeichnet J immer das obere Niveau und 12, 13 und 18
die Isotope CO, 3CO und C!®0. Bei der Angabe astronomischer Linienver-
hiltnisse hat sich folgende Konvention durchgesetzt: Innerhalb eines Isotops
steht der hohere Ubergang im Ziahler, der niedrigere Ubergang im Nenner.
Vergleicht man jedoch verschiedene Isotope, dann steht das hiufigere Isotop
im Zahler, das seltenere Isotop im Nenner.

Nimmt man nun die gleiche Anregungstemperatur und die gleichen Fiillfak-
toren fiir eine optisch dicke und eine optisch diinne Linie an, kennt man ferner

die relative Haufigkeit o = [E;I;tt'iﬁ?ﬁ] = :”’0"1"11‘?": beider Isotope, dann gilt
. v,opt.dicl
opt.dick/opt.dﬁnnR . - . 1 —exp (_Topt.dick) ~ v, (A34)
Jup/ Jup ! 1- exp (_aTopt.dick) QTopt.dick
‘ Ju eXp (QhBoptk;(jl};innJup _ 1)
mity, = 2. TR (A.35)
Jup  exp <7°p;;“:k e 1)

Betrachtet man zwei CO Isotope beim gleichen Rotationsiibergang, dann
gilt U, ~ 1 % In einem homogenen Modell folgt aus Gleichung A.34 1 <

4Fiir 12/13 Ry gilt ¥, <0.9 nur fiir T<10K.
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Topt.dick < @ ' und man erhélt die optische Tiefe der optisch dicken Linie

alleine aus dem Verhéltnis der beiden Linien: 7 ~ U, /(R - a). Im Fall, daf
auch die optisch dickere Linie optisch diinn ist, ergibt sich R = ¥, /«, im
Fall, dak auch die optisch diinnere Linie optisch dick ist, ergibt sich R = .
Auf die relativen Haufigkeiten der CO Isotope in der inneren Milchstrafe
gehe ich in Abschnitt A.5 ein.

Betrachtet man das Linienverhéltnis zweier Linien des Hauptisotops von CO,
dann folgt:

N Jy(Texg—3-1) — Ju(Thgg)
T T (T5oi-1) — Jo(Thy3)

€

PR, ;=20 (A.36)

it 20,1, = s S
mit einem Term entsprechend zu Geleichung A.23 multipliziert werden. Bei
|J—J| = 1 ist hiufig, zumindest bei den niedrigen Ubergéngen, die Niiherung
12y g7 ~ 1 zuléissig. Unter der Annahme, daf sich die ./, durch Planckkur-
ven beschreiben lassen und unter der Annahme von LTE, d.h. dak die An-
regungstemperaturen beider Niveaus gleich sind, 14ft sich somit numerisch
die Anregungstemperatur 7T, mit Hilfe von '*R ; relativ genau bestimmen.

im optisch diinnen Fall muf diese Gleichung

R, 1 verhélt sich dann streng monoton, Linienverhiltnisse deutlich unter 1
bedeuten niedrige Anregungstemperaturen, das Verhéltnis 1 wird erst bei un-
endlich hoher Anregungstemperatur erreicht. Ein Linienverhéltis grofer als
1 ist somit unter den gemachten Annahmen nicht zuldssig. Allerdings findet
man, wie ich in den Abschnitten 4.3 und 4.2 zeigen werde, in Sternentste-
hungsgebieten relativ hiufig Bereiche mit *R;,;_; signifikant grofer als 1.
Auf die Interpretation gehe ich in den genannten Abschnitten, vor allem in
Abschnitt 4.2 ein.

Die Saulendichte N ist definiert als die Anzahl der Molekiile 1angs des Seh-
strahls pro Einheitsfliche; {iblicherweise wird sie in der Radioastronomie im
cgs-System, d.h. in [em 2] angegeben. Unter der Annahme einer optisch diin-
nen Linie und unter Vernachlissigung der Hintergrundstrahlung folgt fiir je-
des j-Niveau eines Zweiniveausystems

h
/ Ldv = 4—;Ajl-Nj (A.37)

d.h. jedes einzelne auf das Niveau N; angeregte Molekiil in Richtung des Seh-
strahls trigt bei der Emission zur gemessenen integrierten Intensitit bei, da
es mit der Wahrscheinlichkeit A;; ein Photon mit der Energie hv emittiert.
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Die Gesamtsdulendichte ergibt sich aus der Addition aller dieser Teilsdulen-
dichten, N = Y7 | N;. Zur Berechnung der Siulendichte aus der gemes-
senen Intensitdt einer optisch diinnen Linie bendtigt man folglich noch die
Besetzung aller Niveaus N, die i.A. nicht trivial aus wenigen tatséchlich ge-
messenen N folgt.

Fiir das CO Molekiil folgt aus Gleichung A.37 unter der LTE-Annahme,
somit also der Boltzmann-Gleichung A.13 und ferner unter Zuhilfenahme
der Gleichungen A.16, A.18, A.19 und Gleichung A.26 sowie der Substitution
dv/v =dv/c

3k 1
N . | Topg—y—1d A.
veo 8T32Bd2 " f(Tror/To, J) / bJ—J-16Y (A.38)
1.14 - 10" [em 2]

| Tupj—j—1d A.39
f(Trot/T07 J) / b,d—J-18Y ( )
mit f(z,J) = xfr]12/3 exp (*J(ZH)) und T = TB ~ 2.8K. Fiir CO gilt T,.p¢ /Tt =

J(J + 1), woduch sich f(z,J) zu

J2

f(J) = xp —1 (A.40)

T+ +1/3°

vereinfacht. Die 13CO Siulendichte N ist abhiingig von der Temperatur, je-
doch wichst fiir niedrige Rotationstemperaturen 7,.,; die Funktion f(7,./To, J)
nur langsam mit der Temperatur, die Sdulendichte ist somit auch bei unge-
nauer Temperaturbestimmung relativ genau bestimmbar, sofern die verwen-
dete *CO-Linie tatsichlich optisch diinn ist.

Die tatséchliche Saulendichte des molekularen Gases 1afit sich nun einfach
durch Multiplikation von 3 und der relativen Haufigkeit von CO/H,=8-107°
(Blake et al. 1987) berechnen:
N
N=_60 (A.41)
a3 * 8-10-5

Empirisch zeigt sich, daft auch mit Hilfe des Integrals iiber eine optisch dicken
Linie die Séulendichte berechnet werden kann, die sogenannte X-Faktor Me-
thode:

N(Hy) =2.3-10%cm 2 - 0/ / T(*C0)dv (A.42)

Mit dem X-Faktor 2.3 - 10*cm =2 Williams & Blitz (1998), der in der Milch-
strafe je nach Wolkentyp zwischen [1—4]-102°cm ™2 variiert, in Wolkenkernen
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sogar < 2.7-10*'cm =2 sein kann (Combes 1991; Magnani et al. 1996). Der un-
bestimte Faktor ¥/ = X (CO1 — 0)/X(COJ — J—1) skaliert den X-Faktor
fiir alle J, deren Ubergang CO.J — .J — 1 noch optisch dick ist. ¥/ entspricht
folglich dem Verhiltnis der integrierten Intensitidten der beiden Linien. Fiir
J=3 sollte folglich 0.5 < ¥3 < 2 eine sinnvolle Einschrinkung sein und die
Massenbestimmung ist somit auch mit der integrierten Intensitdt von CO3-2
gut moglich.

Die Masse der Wolke 14#t sich auf verschiedenen Arten berechnen. Mit Hilfe
der Saulendichte und der Fliache A folgt:

Mlkg] = < N(Hy) > -Alem?]-m (A.43)

Mit den Gréken mpy = 1.673 - 1072"kg, der mittleren Teilchenmasse m =
2 - (1.36my) (?), der Sonnenmasse Mo= 1.989 - 10%kg, 1pc=130300AT,
1AU=1.4959787 - 10''m und dem Abstand D|pc| der Wolke zum Beobachter
folgt:

M[Mg] = 6.636-1072* < N(Hy)[em™?] > -Aldeg?] - (D[pc])? (A.44)
= 1.526-10—3-\Ifg/T(”ClGO)dv-A[degQ]-(D[pc])Q(A.45)

9.456 - 107 - [ T(CO,_; 1)dv
= - Aldeg?] - (D[pc]){A.46
Tl (deg?] - (Dlpe{A.46)
Eine alternative Berechnung der Massen folgt aus der Annahme, daf die
Wolken virialisiert sind, ihre Struktur also durch die eigene Gravitation do-
miniert wird. Aus dem Virialsatz, 2<FEj;,> = - <Ep,> mit <Ej;,,> = %M v?
und <E,> = —GM?/ < R > folgt:

Av? - R
Miw = A.A7
- (A.47)
= 2.289 - (Av[km/s])? - D[pc] - \/ Aldeg?] (A.48)
mit der Gravitationskonstanten G=6.672591 - 10~ 1.7

kg-s?
Die durchschnittliche Teilchendichte der Wolke ist dgi]e Teilchenzahl pro Vo-

lumen und daher
< N(H,) > -Alem®] _ 247-107"7 < N(H,) >
5 Rlem]? Dipc]/ Aldeg?]

<n>= (A.49)

A.5 Relative Isotopen-Haufigkeiten

Langer & Penzias (1990) untersuchten die relativen Haufigkeiten der Isotope
CO/!CO in Molekiilwoken in der inneren Milchstrake und stellten eine Va-
riation mit dem Galaktischen Radius fest. Umskaliert auf die heute iiblichen
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8.5kpc Abstand der Sonne zum Galaktischen Radius statt der von Langer &
Penzias (1990) angenommenen 10kpc folgt:

1

% = aj3 =5.4- Rgelkpc] - % + 2.3 (A.50)
mit dem Galaktischen Radius Rgc.
Es folgt fiir die Sonnenumlaufbahn aj; ~56, fiir den Sagittarius-Arm mit
Rge ~6kpce folgt ozl_31 ~40 und fiir den Scutum-Arm mit Rgc ~4kpc folgt
apy ~28.
Der durchschnittliche Wert in der gesamten Milchstrake liegt jedoch héher
bei a3 =60-70, im Sonnensystem bei a3 =90 (Combes 1991).
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Anhang B

Datenreduktionspipeline

B.1 Datenreduktion

Die in diesem Teilabschnitt gezeigten Routinen sind im Paket sinusfit_ v1.1.tgz
enthalten.

read.me

Sinus-Fit @ class spectra VERSION 1.1
written by Martin Bruell
20.April 2004

————————— new in VERSION 1.1 ---———————-

You now have the chance to accelerate this fit-routine with the
option "turbo". The larger this value is, the smaller will be
the number of checked sinus-waves.

0. Contents

sinusfit.tgz contains:
sinus.bash
sinus_fit.class
sinus_maschine.class
sinus_polynom.class
sinus_start.class
read.me

1. Run the routine

237
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To run this routine, you have to work on Linux, because
it uses some Linux-shell-commands.

a) Either run sinus_start.class in class, or
b) run sinus.bash.
A nice way to use this routine is the following:
1n -s /dev/null nohup.out
nohup sinus.bash &
(you will then just see the display)

Needed Options:
inputfile, outputfile, linewindow[2], turbo

[The two borders of the linewindow [km/s] are needed,
which will be blanked for the fit.]
[Turbo could be any real number, it should be >0 and at most 10.

I prefer turbo=1. The routine will be turbo-times faster compared

to the fit I prefer.]

In case a) you will be asked for these optiomns.

2. What does this routine?
This routine first substracts a polynom of highest degree,
which has no overshoot within the linewindow. Afterwards the
best-fitting sinus-wave.
The progress-files will be in the directory sinus and can be
deleted after the calculation. The outputfile wont be changed
until all calculations are done. This awares you of overwriting
former calculations by chance.

3. Questions?
Please contact me: bruell@phl.uni-koeln.de

sinus.bash

#! /bin/bash

# M.Briill, 20.April.2004
# 5 Options of sinus_start: inputfile outputfile linewindow[2] [km/s]
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nice -n9 class @sinus_start test.in test.out 0 80 1

sinus start.class

M.Bruell, sinus_start.class @ KOSMA, 2000

last modified on 20.04.2004 by M.Bruell

sinus_start.class uses sinus_maschine.class and sinus_fit.class
and further sinus_polynom.class

dev image white

define char zeile*100 zeile2%100 zeile3*100 zeile4*100 /global
define real faktor /global

L koennten auch in sinus_maschine.class definiert werden ----

define int sinusgrad stehwellengrad /global
define int ess step /global

define real raster turbo /global

define real kuh /global

define real amp per /global

define real minrms meanrms minpha minamp minper /global
define int richtung /global

define real stehwelle[3] /global

define int gefunden[3] /global

define char inputfile*200 outputfile*200
define real wdown wup /global

define real rohrms startrms /global

set format long
on error next

say &1
say &2
say &3
say &4

let inputfile = &1
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let outputfile = &2

say " define the line window in km/s"

say " (the part, which should be blanked out for the sinus-fit)"

let wdown = &3

let wup = &4

say " Please give the turbo factor. "

say " The routine then will be roughly turbo-times faster than before."
say " You can give any real-value, but it should be >0 and at most 10."
say " If it’s larger than 1, please check if the fit is ok in any case."
let turbo = &5

file in ’inputfile’

find

set var spectro read

if (found.ne.0)
get £
let faktor = (restf|1000)|345 !'Zur Dimensionierung der Stehwellenparameter
let zeile = ’inputfile’" @ "’nint(restf)[1000°" GHz"
system "mkdir sinus"
system "cp "’inputfile’" sinus/sinus.input"
@sinus_maschine
system "cp sinus/sinus.output "’outputfile’
system "cp sinus/sinus.log "’outputfile’".log"

else
say '"no spectrum in "’inputfile’

endif

system "rm -f sinus/sinus.output"
system "rm -f sinus/sinus.input"
system "rm -f sinus/sinus.output.old"
system "rm -f sinus/sinus.progress"
system "rm -f sinus/sinus.log"

exit

sinus maschine.class

! M.Bruell, sinus_maschine.class @ KOSMA, 2000
! last modified on 20.4.2004 by M.Bruell
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! used by sinus_start.class
! uses sinus_polynom.class and sinus_fit.class

R it Variablen schon global in sinus_start definiert ----

define real loff boff vorzeichen lende bende
define real start ende
define int spektren

define real 1 b
set def

ittt A A A A A A A A A A
b user parameter -—-—-----—————---————— - !
let sinusgrad =1 !3
let stehwellengrad = 3 !3
if (turbo.eq.0)
let raster = 0.b*xfaktor
else
let raster = 0.bxfaktor*turbo !1*faktor
endif

VS S

set window wdown wup

let stehwelle[1] = 39xfaktor
let stehwelle[2] = 28*faktor
let stehwelle[3] = 20xfaktor

'let stehwelle[4] = 18xfaktor

!'! Die Periode "stehwelle" muss in km/s im 345er angegeben werden. Der Faktor
'l "faktor" korrigiert zur richtigen Periode in der richtigen Geschwindigkeit

set variable base read

set variable position read

set variable general read

set mode x total !-200 170!'total
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set mode y total
set angle minute
set format long
set plot histo

system "mv sinus/sinus.output sinus/sinus.output.old"
file out "sinus/sinus.output" new

!--- input: sinus/sinus.input ------- !
!--- output: sinus/sinus.progress ---!

sic output "sinus/sinus.log"
say "!num # amplitude periode phase 2*rms[before/after the fit]"
sic output

file in "sinus/sinus.progress"
find
let spektren = found
for q 1 to spektren
file in "sinus/sinus.progress"
find
get index[q]
let zeile3 = "Spektrum "’q’" von "’spektren’" Spektren"
let zeile4 = "(Polynomgrad "’deg’")"
let ess = 0
for i 1 to stehwellengrad
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let gefunden[i] = 0
next
for s 1 to sinusgrad
let ess = ess+l
if (ess.ne.1)
file in "sinus/sinus_"’(ess-1)’".progress"
find
get f
endif
let zeile2 = ’ess’". Stehwelle von "’sinusgrad’" angefittet"
@sinus_fit
say ’s’". Stehwelle erfolgreich abgezogen"
sic output "sinus/zeile.log"

say ’q’" "’s’" "’minamp’" "’minper’" "’minpha’" "’nint(10000*startrms)|10000°’'
sic output
system "cat sinus/zeile.log >> sinus/sinus.log"
next s

file in "sinus/sinus_"’sinusgrad’".progress"
find
get £
file out "sinus/sinus.output"”
write
next q

for s 1 to sinusgrad
system "rm -f sinus/temp_"’s’".out"
system "rm -f sinus/sinus_"’s’".progress"
next s

sinus__polynom.class

! sinus_polynom.class created by M.Bruell @KOSMA
! Die Mar 25 17:41:07 CET 2003

! used by sinus_maschine.class

! last modified 31.3.2003 by M.Bruell
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! This subroutine substracts a polynom !
LI O O T T O I O O O O R O B |

define int runter basegrad maxbasegrad
define int cdown cup cmin cmax cstep vorzeichen
define real mini maxi

let maxbasegrad = 8

define char input*100 output*100
let input = "sinus/sinus.input"

let output = "sinus/sinus.progress"
set window wdown wup

file in ’input’
find
system "rm -rf "’output’
file out ’output’ new
set mode x total
set mode y -2 6
for i 1 to found
set weight equal
let basegrad = maxbasegrad
let runter =1
for /while (runter.eq.1)
file in ’input’
find
get index[il
base ’basegrad’ !/plot

mult -1
get index[i]
accu

system "rm -rf sinus/polynom.del"
file out "sinus/polynom.del" new
write 1

file in "sinus/polynom.del"

find

get £

set var spectro read
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let cdown = (wdown-voff) |vres+rchan
let cup = (wup-voff)|vres+rchan
let cstep = ’nint((cup-cdown) |25)’
let vorzeichen = nint(csteplabs(cstep))
say ’cdown’" --> "’cup’" by "’cstep’
let mini = ry[’cdown’]
let maxi = ry[’cdown’]
cmin = 0
cmax = 0
for ¢ cdown to cup by cstep
if (rylc].1lt.mini)
let mini = ryl[c]
let cmin = ¢
else if (ryl[c].gt.maxi)
let maxi = ryl[c]
let cmax = ¢

endif

say rcon. quy[C])

say ’cmin’" "’cup’" "’nchan’
next ¢
Sa.y nn
say " c-min: "’cmin’": "’mini’
say " c-max: "’cmax’": "’maxi’
say " window: "’cdown’" --> "’cup’
Sa.y nn

!Die folgende Verrechnung mit >>vorzeichen<< ist wegen unterschiedlicher
!Kanalrichtung VRS/MRS noetig!
if (((vorzeichen*cmin).gt. (vorzeichen*cdown)) .and. ((vorzeichen*cmin) .1lt. (vorzeic
say " Minimum liegt im Fenster - Basegrad "’basegrad’" war zu hoch"
else if (((vorzeichen*cmax).gt.(vorzeichen*cdown)) .and. ((vorzeichen*cmax) .1lt. (v
say " Maximum liegt im Fenster - Basegrad "’basegrad’" war zu hoch"
else
say " Basegrad "’basegrad’" koennte in Ordnung sein"
let runter = 0
endif
if (runter.eq.1)
let basegrad = basegrad-1
endif
if (basegrad.lt.1)
let basegrad = 2
let runter = 0
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endif
Say un

next
file in ’input’
find
pen O
get index[i]
set mode y total
base ’basegrad’
file out ’output’
write i
plot
pen 1
draw text 15 16.5 ’zeile’ 5
draw text 15 15.5 "Polynom vom Grad "’basegrad’" abgezogen" 5
pen O
next i

sinus fit.class

! M.Bruell, sinus_fit.class @ KOSMA, 2000
! last modified on 20.4.2004 by M.Bruell
! used by sinus_maschine.class which is used by sinus_start.class

system "rm -f sinus/temp_"’ess’".out"
file out "sinus/temp_"’ess’".out" new

base 0

let amp = sigfi

let minrms = sigfi
let startrms = sigfi
let minpha = 200

let minper = 200

let minamp = amp

let meanrms = 200

write

file in "sinus/temp_"’ess’".out"
find
for g 1 to stehwellengrad

let per = stehwellel[g]
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if (gefundenl[g].eq.0)
say "Durchlauf "’ess’", Welle "’g’" getestet"
for m 1 to stehwelle[g] by raster
get £
base sinus amp per m
base 0
let meanrms = sigfi
if (meanrms.lt.minrms)
let minrms = meanrms
let minpha = m
let minper = per
let minamp = amp

endif
next m
say "Startwerte:"
say "Ampliude: "’minamp’
say "Periode: '"’minper’
say "Phase: "’minpha’
endif
next g

for j 1 to stehwellengrad
if (minper.eq.stehwelle[j])
let gefunden[j] =1
endif
say "gefunden "’j’" = "’gefunden[j]’
next j

file in "sinus/temp_"’ess’".out"

find

get £

plot

pen 2

base sinus minamp minper minpha /plot

pen O

system "rm -f sinus/sinus_"’ess’".progress"
file out "sinus/sinus_"’ess’".progress" new
write

pen 1
draw text 15 16 ’zeile3’ 5
draw text 15 15 ’zeile2’" "’zeiled4’ 5
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draw text 15 17 ’zeile’ b5
pen O

B.2 Datenbewertung

Die Hauptroutine autoselektion.class bedient sich der Subroutine autoselek-
tion_ 2.class zur Bewertung und Selektion aller Spektren einer Frequenz an
einer bestimmten Position.

autoselektion.class

! autoselektion.class: mbr, extracted out of kubus.class @ KOSMA, 2000
! last modified on 5.5.2003 by mbr
! uses autoselektion_2.class

define int feld

define char nullx1l

define int frequenz drucken drucken_test drucken_test2 frequi
define char backend*3

define int auswahl[100,100,6] auswahl_down[100,100,6,6]
define int auswahl_up[100,100,6,6]!Feld, Abdeckung, Frequenz
define int gefunden

define char Abdeckung*300

define int sel

define int feinheit

define char drucker*20

define int drucki

define real yps

define real daten[267] daten2[267]

define int offgrenze[100]

define char filenamex100

define int nummer flag feldzahl

define int raster_x raster_y

define double xstep ystep

define double xmin xmax ymin ymax /global

define char kommentar*1000

define int mode_x_down mode_x_up mode_y_down mode_y_up
define int frage filenummer counter
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define char datum*20 user*20
define real factor_fcrao factor_230 factor_345 factor

L et fuer off-Korrektur:
define real lambda_off beta_off
define char offfilex100

set variable position write
define real la be

define double res_v res_f

define int mache_offkorrektur

define int beam

define int filezahl zaehler outputzahl

set def

set var base read
set mode x total
set mode x -5 125
set mode y -4 6
set format long
set plot histo
set angle second
set weight sigma

dev ima w

clg

let frequenz = 345
let backend = "vrs"

let feldzahl = 8

set angle second
set variable spectro read
set variable spectro write
for b1 to 3 !1 to 6
if (b.eq.1)
let frequenz = 230
else if (b.eq.2)
let frequenz = 345
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else if (b.eq.3)

let frequenz = 220
else if (b.eq.4)

let frequenz = 330
else if (b.eq.5)

let frequenz = 219
else if (b.eq.6)

let frequenz = 318
else

let frequenz = 0
endif

system "mv gesamt/g30_alle_"’frequenz’".selected gesamt/g30_alle_"’freque
file out "gesamt/g30_alle_"’frequenz’'".selected" new

e ettt Definition der Werte xmin,xmax,ymin,ymax ------
Q@ "gesamt/g30_"’frequenz’"_range.class"

say " Habe fuer "’frequenz’"GHz folgenden range gefunden:"

Say nn

say " x-range: "’xmin’" -> "’xmax’" (arcsec)"

say " "2xmin|60°" -> "’xmax|60’" (arcmin)"
say " y-range: "’ymin’" -> "’ymax’" (arcsec)"

say " "ymin|60°" -> "’ymax|60°" (arcmin)"
say nn

say "Sind diese Werte in Orndung (ja = 1, nein = 0)7"
let frage =1

if (frage.eq.0) then
say "Bitte die gewuenschten Grenzen (in arcsec) angeben:"
say "xmin = "
let xmin =
say 'xmax
let xmax =
say "ymin
let ymin =
say 'ymax
let ymax =
endif
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sic output "gesamt/grs_range_"’frequenz’".class"
say "let xmin = "’nint(100*xmin) [100’
say "let xmax = "’nint(100%xmax)|100°’
say "let ymin = "’nint(100%*ymin) |100°’
say "let ymax = "’nint(100*ymax)|100’

sic output

Say un

Say un

say " Es werden folgende Positionsextrema (arcsec) verwendet:"
say " x-range:"’xmin’" -> "’xmax’

say " y-range:"’ymin’" -> "’ymax’

Sa.y mun

say mn

pause "c und enter fuer continue eingeben"

sic output "pipeline/kubus2.nachmessen"
say "!schlechte Spektren in "’filename’
say "!NACHMESSEN ERFORDERLICH!'!'"
say "!lambdaof betaof[arcmin] Feld"
sic output
sic output "pipeline/kubus2.nachmessen.log"
Say IIOII
sic output
sic output "pipeline/kubus2.result"
say "!lam bet [arcsec] nehmen[2=ja] scan dobs ratio maxratio sigfi sig"
say "! ... mittel maxmittel mittelsig"
say "! definition of these parameters in kubus2.class"
sic output
let xstep = 30
let ystep = 30
let nummer = 0
for xoff xmin to xmax by xstep !xmin to xmax by xstep
for yoff ymin to ymax by ystep
say " "’xoff’" "’yoff’
system "rm -f pipeline/kubus2.input"
file out "pipeline/kubus2.input" new
let zaehler = 0
file in "gesamt/g30_"’frequenz’".alle"
find /offset xoff yoff /all
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if (found.ne.0)
for i 1 to found
get index[il
let zaehler = zaehler+l
write zaehler
next i
endif
if (zaehler.gt.1)
Qautoselektion_2
system "cp pipeline/kubus2.nachmessen pipeline/grs_"’frequenz’".nachmessen"
system "cp pipeline/kubus2.nachmessen.log pipeline/grs_"’frequenz’".nachmes
system "cp pipeline/kubus2.result pipeline/grs_"’frequenz’".result"
file in "pipeline/kubus2.output"
find
file out "gesamt/g30_alle_"’frequenz’".selected"
for i 1 to found
let nummer = nummer+l1
get n
write nummer
next i
else if (zaehler.eq.1)
! Keine Wahl, bei nur einem Spektrum!
file in "pipeline/kubus2.input"
find
get £
file out "gesamt/g30_alle_"’frequenz’".selected"
let nummer = nummer+l
write nummer
endif
next yoff
next xoff
system "test [mail bruell@phl.uni-koeln.de -s g30_"’frequenz’".selected_i
next b
exit

autoselektion 2.class

! mbr, kubus_2.class @ KOSMA, 13.Mar 2002
! last modified on 26.3.2002 by mbr
! last modified 17.2.2004 by mbr
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! used by kubus.class

define real mitte mittel maxmittel mittelsig
define real maximittel

define real sig ratio maxratio reso

define int v_down v_up v_down2 v_up2

define int position basegrad

define int nummer minuten frage

define int win_down win_up

define int chup chdown nehmen chup2 chdown2
define real c

define real offtime

define int testbreite testabstand

define int blanktest code

define int unterschwinger unterpos unterstart unterende

define real untermin usgrenze untertest

e zum Uebertrag einiger Werte ----
!define int position file /global

ldefine real freq /global

!define char quelle*100 /global

'@ grspos_log

set variable spectro read
set variable base read
set var position read

set var gemeral read

set format long

set weight sigma

set align velocity

set angle seconds

set plot histo

define real xstart ystart xsize ysize xstep ystep

define int xzaehler yzaehler xanzahl yanzahl
define real x1 xu yl yu

let xstart =1

let xsize =5

253
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let
let
let
let
let
let
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xstep = 6
xanzahl = b5
ystart = 16
ysize = 3
ystep = 4
yanzahl = 3

let basegrad = 0!5 !basegrad wird in sinus-Prozedur schon korrigiert
let maxratio = 2 !5!2.8 fuer optimale Datenqualitaet!!
!Fuer 3-2 03.2001: 15
let maxmittel = 0.2!1 !'0.2 !'0.12 fuer optimale Datenqualitaet!!
!lineare Grenze der maximalen Testmittelung in Kelvin

!Fuer 3-2 03.2001: 1

let win_down = 0

let win_up = 120

let testbreite = 40 !'Kanalbreite eines checks
let testabstand = 20

system "rm -rf pipeline/result.del2"
!diese Zwischendatei soll zu Beginn leer sein, um Schreibfehler bei
!Abbruch der Routine zu vermeiden

file in "pipeline/kubus2.input"

find

system "mv pipeline/kubus2.output pipeline/kubus2.output.old"
file out "pipeline/kubus2.output" new

if (found.ne.0)

get £
!dev ima w
set plot landscape

b offtime bestimmen .....................
if (abs(restf|1000-230).1t.1)

file in "offposition/g30_230.off"

let maxratio = 2

let maximittel = 0.05 !'Uebertrag ueber expected rms
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let usgrenze = 1.5
set mode y -1 1

else if (abs(restf|1000-345).1t.1)
file in "offposition/g30_345.0ff"
let maxratio = 3
let maximittel = 0.10 '0.08!0.05
let usgrenze = 1.5
set mode y -2 2

else if (abs(restf|1000-220).1t.1)
file in "offposition/g30_220.off"
let maxratio = 1.8 !2
let maximittel = 0 !0.08 '0.12 '0.04
let usgrenze = 1.5
set mode y -1 1

endif

find

get £

let offtime = time

file in "pipeline/kubus2.input"

find

set window win_down win_up
set mode x total
cl a
let nummer
let xzaehler = 0
let yzaehler = 0
for i 1 to found
get index[il
if ((xzaehler.eq.0).and. (yzaehler.eq.0))
clear
draw text 2 20.5 ’source’"("’nint(100*lambda*180|pi) [100°"/" nint (100*betax:
draw text 14 20.5 "offsets: "’nint(100%60*lamof*180|pi)[100°"/"’nint (100%604
draw text 28 20.5 ’telescope’" "’nint(restf)[1000’" GHz" 4 0.0

endif
let x1 = ’xstart+xstep*xzaehler’
let xu = ’xstart+xstep*xzaehler+xsize’

let yl = ’ystart-ystep*yzaehler’
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let yu = ’ystart-ystep*yzaehler+ysize’
set box_location x1 xu yl yu

box

base 0

spec

gregi\draw text 0 3.9 "\\d"’i’>"("’found’")" 6 0.0 /box O
if ((abs(fres).lt.(0.341)).and. (abs(fres).gt.(0.32)))
! (telescope.eq.’KOSMA  VRS1’)
! ((abs(fres).1t.(0.34)) .and. (abs(fres) .gt.(0.32)))
say '"Mit dem VRS gemessen!"
let reso = 550000 !VRS
say " alte Werte"
'pause
else if ((abs(fres).1t.(0.17)).and. (abs(fres).gt.(0.15)))
! (telescope.eq.’KOSMA  MRS1’)
! ((abs(fres).1t.(0.17)) .and. (abs(fres) .gt.(0.15)))
say '"Mit dem MRS gemessen!"
let reso = 360000 !'MRS
say " alte Werte"
'pause
else if ((abs(fres).1t.(0.25)).and. (abs(fres).gt.(0.22)))
say "Mit dem MRS gemessen!"
let reso = 360000 !MRS
else if ((abs(fres).1t.(0.37)).and. (abs(fres).gt.(0.32)))
say '"Mit dem VRS gemessen!"
let reso 550000 !VRS
else
Sa.y nn
say " ERROR:"
say " Resolution vom Spektrometer unbekannt!"
say ""
pause
endif
let v_down = -100
let v_up = -20
let v_down2 = 140
let v_up2 = ’vres*(vres|abs(vres))*(nchan-rchan)+voff-20’
say "v-tests in "’v_down’"->"’v_up’" and "’v_down2’"->"’v_up2’
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if (time.gt.offtime)
let sig = tsys*sqrt(2) |sqrt(reso*(time-offtime))
!ignoriere hier die sqrt(2) Effekte der off-Position, da
!dort sehr niedriges Rauschen ist
else
let sig = tsys*sqrt(2)|sqrt(resoxtime)
if (time.gt.30)
say " integration time > 30 sec !!"
say " please check it!'!"
pause
endif
endif
let ratio = sigfilsig
let maxmittel = sig+maximittel

let mittel = 0

let chdown = int(rchan+(v_down-voff) |vres)

let chup = int(rchan+(v_up-voff) |vres)

let chdown2 = int(rchan+(v_down2-voff) |vres)

let chup2 = int(rchan+(v_up2-voff) |vres)

say "in channels: "’chdown’"->"’chup’" and "’chdown2’"->"’chup2’

sic output "pipeline/kubus2.channels"
say "analyse channels "’chdown’"->"’chup’" and "’chdown2’"->"’chup2’
sic output

!-— Unterschwinger in Window finden --------
let untermin = 0
for a chup to chdown2 by 10
let unterstart = a-2
let unterende = a+2
let untertest = 0
for k unterstart to unterende by 1
let untertest = untertest+ry[k]
next k
if (untertest.lt.untermin)
let untermin = untertest
let unterpos = a
endif
next a
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let unterpos = max(unterpos,11) !zur Sicherheit!!
let untermin = 0
let unterstart = ’unterpos-10’
let unterende = ’unterpos+10°
for a unterstart to unterende by 1
let untermin = untermin+ry[al

next a
let untermin = untermin]|21
say ’unterpos’" "’untermin’" "’sigfi’

let unterschwinger = 0
if (abs(untermin).gt.(usgrenze*sigfi))
say "Unterschwinger gefunden"
let unterschwinger = 1
pen 1
gregi\draw text 5 0.5 "\\dUnterschwinger!\\u" 4 0.0 /box 0
pen O
endif
for a chdown to chup by 13 chup chdown2 to chup2 by 13 chup2
if (mittel.lt.maxmittel) !Diese Abfrage beschleunigt die Routine
let mitte = 0
let mittelsig = 0
let blanktest = 0
for b 1 to testbreite
let ¢ = atb
if (((rylc].gt.1000).and. (blanktest.eq.0)).and.((b.eq.1).or.(b.eq.testbr
let blanktest = blanktest+1
endif
let mitte = mitte+ryl[c]
let mittelsig = mittelsig+ry[c]*rylc]
next b
let mittelsig = sqrt(mittelsigltestbreite)
let mitte = (mittel|testbreite)
if (blanktest.eq.0)
let mittel = max(abs(mitte) ,mittel)
endif
endif
next a
say ’mittel’" < "’maxmittel’" ?"

!'say "!'Datencode: "
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!'say "!+1: Baseline nicht glatt genug"
!'say "!'+2: zu schlechtes rms"
!'say "!'+4: Unterschwinger im Window gefunden"
let code = 0
let nehmen = 0
if (mittel.lt.maxmittel)
pen 2
gregl\draw text 0 3.5 "\\dbaseline glatt genug" 6 0.0 /box 0
pen O
let nehmen = nehmen+1
else
pen 1
gregli\draw text 0 3.5 "\\dbaseline nicht glatt genug" 6 0.0 /box O
pen O
let code = code+l
endif

if (ratio.lt.maxratio)
pen 2
gregli\draw text 5 3.9 "\\drms < "’nint(10*maxratio)|10’" * erwartet" 4 O
pen O
let nehmen = nehmen+1

else
pen 1
gregi\draw text 5 3.9 "\\dzu schlechtes rms" 4 0.0 /box 0
pen O

let code = code+2
endif

if (unterschwinger.eq.0)
'keine Unterschwinger da
let nehmen = nehmen+1

else
let code = codet4

endif

if (nehmen.eq.3)
let nummer = nummer+1
write nummer

else
pen 1
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gregi\draw relocate 0 0 /box 0
gregi\draw line 5 3 /box 0

pen O
endif
Say nn
say '"ratio = "ratio’" ("’maxratio’")"
say "sigfi = "gigfi’
Say ”Sig = ll)sig’
say "mittel = "'mittel’" ("’maxmittel’")"
say '"mittelsig = "’mittelsig’
say nnu
sic output "pipeline/result.del"
say ’nint(3600*1lamof*180|pi)’" "’nint(3600*betof*180|pi)’" "’nehmen’" "’sc

sic output
system "more pipeline/result.del >> pipeline/result.del2"
let xzaehler = xzaehler+l1
if (xzaehler.eq.xanzahl)
let xzaehler = 0
let yzaehler = yzaehler+1
if (yzaehler.eq.yanzahl)
let yzaehler = 0
say " Mehr als '"’xanzahl*yanzahl’" Spektren"
say " => Spektren werden wieder von vorne weg gezeichnet"
endif
endif
next i
set box_location 4 11 1 5
box
file in "pipeline/kubus2.input"
find
sum
spec
gregi\draw text 0 4.5 "all "’found’" spectras" 6 0.0 /box 0
set box_location 15 22 1 5
box
file in "pipeline/kubus2.output"
find
if (found.ne.0)
gregi\draw text 0 4.5 "here selected "’nummer’" spectras" 6 0.0 /box 0
sum
spec
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else
file out "pipeline/kubus2.output"
file in "pipeline/kubus2.input"

find
for i 1 to found
get n
write
next i
sic output "pipeline/kubus2.nachmessen.del"
say ’nint(100%60*lamof*180|pi) [100°" "’nint (100%60*betof*180|pi)|100°" "’so

sic output
system "more pipeline/kubus2.nachmessen.del >> pipeline/kubus2.nachmessen"
Sa.y nn
say "Falsch kalibriert? Nehme schlechte Spektren fuer diese Position"
say "NACHMESSEN ERFORDERLICH!!"
say ""
column x 1 /file "pipeline/kubus2.nachmessen.log"
let x = x+1
sic output "pipeline/kubus2.nachmessen.log"
say ’x’
sic output
file in "pipeline/kubus2.output"
find
sum
pen 15
spec
pen 1
gregli\draw text 0.2 0.2 '"need new measurements!" 6 30.0 /box 0
endif
system "more pipeline/result.del2 >> pipeline/kubus2.result"
pen O
endif

B.3 Sinusparameter

sinusperiode start.class

! sinusperiode_start.class created by M.Bruell Q@KOSMA
! Don Jan 22 16:55:51 CET 2004
! uses sinusperiode.class
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'dev i w

define char null*1l backend*3
define char dir*20 file*200 /global
define int gefunden bereits

let dir = "sinusperiode"

for feld 1 to 20
if (feld.1t.10)
let null = "O"
else
let null = ""
endif
for a 1 to 20
for £ 220 230 345
if (f.gt.300)

let backend = "vrs"
else if (£.1t.300)
let backend = "mrs"
endif
let file = "g30-"’null’’feld’"/g30-"’null’’feld’"_"’a’"_"’£’"_"’backend

let gefunden = 0

- teste auf bash-Ebene, ob file ueberhaupt da!'! -------
system "ls "’file’".3m > .filecheck.ls"

system "ls "’file’".sinus_out >> .filecheck.ls"
system "ls "’file’".korrektur >> .filecheck.ls"
system "cat .filecheck.ls | wc -1 > .filecheck.check"
column x 1 /file ".filecheck.check"

let gefunden = ’x’

system "rm .filecheck.ls"

system "rm .filecheck.check"

say ’gefunden’" files gefunden"

b - teste, ob schon extrahiert

let bereits = 0

system "ls "’file’".sinusperiode > .filecheck.ls"
system "cat .filecheck.ls | wc -1 > .filecheck.check"
column x 1 /file ".filecheck.check"

let bereits = ’x’

system "rm .filecheck.ls"
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system "rm .filecheck.check"
if (bereits.eq.1)

say " Habe aus diesem Datensatz bereits die Daten extrahiert."
endif
if (((feld.eq.4).and.(a.eq.5)).and.(f.eq.220))

let gefunden = 0
else if (((feld.eq.13).and.(a.eq.1)).and.(f.eq.230))

let gefunden = 0
endif

if ((gefunden.gt.1) .and.(bereits.eq.0)) !2 = beide files gefunden 3=korrektur
if (gefunden.eq.3)

system "cp -f "’file’" .korrektur "’dir’"/sp.3m"

else
system "cp -f "’file’".3m "’dir’"/sp.3m"

endif

system "cp -f "’file’".sinus_out "’dir’"/sp.sinus_out"
say ""
say ""
say "--------————————- "
say " Abdeckung "’a’
say " Frequenz "’f’
say " Feld "feld’" GHz"
Say v "
system '"sleep 5"

@sinusperiode
system "mv "’dir’"/dat.sinusperiode "’file’".sinusperiode"
system "mv "’dir’"/dat.error "’file’".error"
system "test |mail bruell@phl.uni-koeln.de -s "’file’"_Perioden_bestimmt"
endif
next f
next a
next feld

del /var dir file
! system "rm -rf plot.eps"

! hardcopy plot.eps /dev eps color
exit
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sinusperiode.class

! sinusperiode.class created by M.Bruell @KOSMA
! Don Jan 22 17:02:37 CET 2004
! uses sinusperiode_polynom.class

define int anzahl lamint betint grad
define real lambdaof betaof rms[2]
define real amplitude periodel[3]
define char datei*30

define real offset value

set var pos read

set var base read

set var spectro read

set var cali read

set var general read

file in ’dir’"/sp.3m"

find

let anzahl = found

get £

define real extremchan[’nchan’] extremwert[’nchan’]
define int extremart[’nchan’] kanalzahl[’nchan’] extremcounter
define int steigung steigungalt periodenzaehler

let datei = ’dir’"/del.kosma"

sic output ’dir’"/dat.sinusperiode"
say "! File "’file’" "’anzahl’" Spektren"

say "! vres = "’vres’

say "! fres = "’fres’

say "! # lam bet [arcsec] Amplitude[K] Periode [channel|km/s|MHz] Polynomgrac
say "! rms [vorlnach sinusfit] tau Tsys[K] Elevation[deg]"

for s 1 to anzahl
system "rm -rf "’datei’
file out ’datei’ new
file in ’dir’"/sp.3m"
find
get index[s]
let lambdaof = ’lamof’
let betaof = ’betof’
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let lamint = nint(lambdaof*3600%180|pi)

let betint = nint(betaof*3600%180|pi)
write 1

file in ’dir’"/sp.sinus_out"

find

get index[s]
let rms = 0
if ((abs(lambdaof-lamof).1lt.(0.01)).and. (abs(betaof-betof).1t.(0.01)))

write 2

let rms[2] = ’sigfi’

Vit Polynomabzugswiederholung ###t###HHHt i ###

file in ’datei’

find

get index[1]

system "rm -rf sinusperiode/sinus.input"

file out "sinusperiode/sinus.input" new

write 1

@sinusperiode_polynom

file in "sinusperiode/sinus.progress"

find

get £

header

let grad = ’deg’

!say "Polynomgrad "’grad’

file out ’datei’

write 3

let rms[1] = ’sigfi’

VR

file in ’datei’

find

get index[3]

get index[2]

mult -1

accu

plot

Vi Bestimmung der sinus-Parameter ###iti##Ht#

let extremchan = 0

let extremart = 0

let kanalzahl = 0

let periodenzaehler

=0
let extremcounter = 0
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for i 2 to nchan
let steigungalt = steigung
if (rylil.gt.ry[’i-1°1)
let steigung =1
else if (ryl[il.lt.ry[’i-1°1)
let steigung = -1
else
let steigung = 0
endif
let periodenzaehler = periodenzaehler+1
if ((i.gt.2).and. (steigung.ne.steigungalt)) !ab 2.Steigungsbestimmung
'--> Wechsel der Steigung
!'--> Periode erst ab 2.Eintrag bestimmbar!!
let extremcounter = extremcounter+1
let kanalzahl[’extremcounter’] = ’periodenzaehler’

let extremchan[’extremcounter’] = ’i-1’
let extremwert[’extremcounter’] = ry[’i-1’]
let extremart[’extremcounter’] = ’steigungalt’
let periodenzaehler = 0
endif
next i

Vit Auswertung der Sinus-Kurve #####itHH###
for i 1 to extremcounter

Isay ’i’" "’extremart[i]’" "’extremwert[i]’" "’kanalzahl[i]’
next i
b Periode .........
let periode = 0
if (extremcounter.gt.2)

for i 2 to extremcounter

let periode = periodetkanalzahl[i]

next i
let periode = 2xperiodel (extremcounter-1)
endif
let periode[2] = abs(periode[2]*vres)
let periode[3] = abs(periode[3]*fres)
!say "Periode: "’periode[1]’" "’periode[2]’" "’periodel[3]’
L Amplitude .........

!--> unter Annahme einer verbliebenen linearen Steigung!!
let offset = 0
if (extremcounter.gt.2)

if (int(extremcounter|2).eq.nint(extremcounter|2))
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!say "letzter ist gerade"
let offset = ’2*x(extremwert[extremcounter]-extremwert[2]) | (extremcounter-2):
else
!'say "letzter ist ungerade"
let offset = ’2%(extremwert[extremcounter]-extremwert[1]) | (extremcounter-1):
endif
endif
let amplitude = 0O
!say " Amplitudenbestimmung"
for i 2 to extremcounter
let value = 0.5x(abs(extremwert[i]-extremwert[’i-1’]-0.5%0ffset))
let amplitude = ’amplitude+value’

next i
let amplitude = abs(amplitudel (extremcounter-1))
say ’s’" "’lamint’" "’betint’" "’nint(10000*amplitude)|10000°" "’nint(100*perioc
else
sic output
sic output ’dir’"/dat.error"
say ’s’" "’lamint’" "’betint’" Position inkonsistent in beiden files"
endif
next s

sic output

sinusperiode polynom.class Diese Subroutine entspricht der Subrouti-
ne sinus_ polynom.class der Datenreduktion (siehe Abschnitt B.1).
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Anhang C

Ausgewahlte Positionen

C.1 CO und Isotope

In diesem Abschnitt zeige ich 3-2 und 2-1 Spektren der drei Hauptisotope von
CO an ausgewihlten Positionen im Feld G45-46, jeweils bei der originalen

rdumlichen Auflésung.
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Abbildung C.1: Spektren der Positionen G45.467+0.083 und G45.45+0.067
von CO, ¥CO und C*™0O beim Ubergang 3-2 und 2-1.

269



270

ANHANG C. AUSGEWAHLTE POSITIONEN

—— C03-2 —
G45.067+0.133 co2-1 ®co2—1 :
S0 = L . e 11 B | FTT T I [TrrTrrTy CTTTT \\\‘\\\“\\\‘\
1 [ r J40 ‘\ \“ i
X 10 \ \ ]
2 5 — 5= — O ] :” ‘\ ]
2 1 T0.5 H) I ““ .
3 1 L V| ‘ \ ' ‘ ]
= 1 L C 3 il | ’ —
0 Mty s O : ~ Lt gt Bl bl o f il me
LS S I N T B A P A i
0O 20 40 60 80 0O 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0O 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
—— C03-2 -2
G45.467+0.05 ¥co2-1 (
10 TR 10 B SRRRRERRNERES BRRRRE R R 1
L 1L s ]
< 1 [ c E V 1
2 5 - 5+ L 3.7 I
2 J L 1 7} i ‘ ’ ‘ +
E 1 NI
: N : 3 H \ e
o bk I | ., . Foi e . o% ‘ Hl“ H ;\‘ i
AL M W TN I N I T o N IR AP P \m.m‘lHH\HuH‘mu L
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
—— C03-2 —— c"®03-2
G45.467+0.133 co2-1 ®co2—1 c'®02-1
o T T 4o T (T T 2 e e T
4 F E 1.5 F | -
< 10 ‘\ =
N 4 5 - B ‘\ ‘{
n ‘ -
C a r .
ff 1 mn w\ il
€ 11 E Jo.s H ‘H | J w. I
Wi 1 [ |
il Lol bbb T T R {‘ m m\Hmh”Hm
0O 20 40 60 80 0O 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) \/e\ocwty (km/s)
—— C03-2 ®co3-2 —— %03
G45.1174+0.133 co2-1 ®co2-1 c
= e e EEEamEm T ‘ e
15 F J1s | 4 q‘\ 150 I 3
175 ‘ | ]
> 10r n A = ‘ ]
= 0L Ji0 [ . il - \ .
> B r r “ ] “\‘ B
G 1t ) A
T 1.0 H e
-~ 5 - 5 — 1 H “w\ _
= r 1t C IR . \“ ‘ ‘\q‘ ‘U."'\ R
; 1k £ ] L “‘" L
0 ey’ P 0 = - S i Sitdeinnd i ‘( i ]
T B AR P R Y Y A P T IV B < I B T ‘ ,
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80

Velocity (km/s)

Abbildung C.2:

Spektren der

Velocity (km/s)

Velocity (km/s)

Velocity (km/s)

Position G45.067+0.133, 45.467+-0.05,

G45.467+0.133 & G45.117+0.133 von CO, *CO und C'O beim Ubergang

3-2 und 2-1.



C.1.

Intensity [K]

Intensity K]

Intensity [K]

Intensity K]

CO UND ISOTOPE 271
—— C03-2 —
G45.558-0.1 co2-1 Pco2-1 C
Epsannananansnnns s B e sny e ns na s e B AR AAR RS AR AT HHH_HWH‘_
2 E 115 | 4 I
= = = 1 ; a
g 1 190 3 : ‘ .‘ U‘ ]
C - N ] , 1 | ]
g ] Jos b PospH " \‘wU M\V“\ “’\‘ \1 | 3
g E E L M u
u W d BVl RN 7 N _\‘\HH\,M Ik
it T P s AT I s = T TS I = M'MH\J.MMHMM
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0O 20 40 60 80 0O 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
—— C03-2
G46.092+0.258 co2-1 ¥co2-1
T T T T g T T T T
L J sl 1°F 1
L ] L hsE -
r 1.0 N ]
C 100 1 B
- 12k {0.5; E
A O o O A T A o B < ST AT N : 4l
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
— C03-2 — c"®pz-2
G45.333+0.075 co2-1 Pco2-1 c'®02—1
S AR R R A RN N _HH‘_H_‘H‘L
3k 0.6 . ! ‘ “1 7]
S A NI
2 0.4 - -
g ] u u\\ , ‘

Ll b b
|

0 i : 0
il VI T AR Cli i Lol ki | it i : :
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
18
¥

—— C03-2
G45.942+0.342 021

Jh\ JL‘ HJ ‘

‘ ! ] | i
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)

Abbildung C.3: Spektren der Positionen G45.558-0.1, G46.092+0.258,
G45.333+0.75 & G45.942+0.342 von CO, 3CO und C'®O beim Ubergang
3-2 und 2-1.



272 ANHANG C. AUSGEWAHLTE POSITIONEN
— C03-2
G45.6+0.3177 co2—1 ¥co2-1
7‘ T T \‘ T 1T ‘ T 1T ‘\ T T \7 7‘ T T \ L T 1T “\ T T ‘ \70.8 4( L \\ T L ‘ T 1T ‘ —]
2 ‘ — — ; — [ : ]
— i I Jos F ]
X L i L i [ ]
2 i 1T 10.4 - -
® 1= — — — [ ]
2 | | | | [ ]
ko) [ ]
c r 7 r 10.2
L AN IR AN I N ) AR L A FINTTI A
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
—— C03-2 —— c"®03-2
G45.5334+0.133 co2—1 ®co2-1
: e
5L N
X
ag 1L Jos 7‘ i
L 0 i B o
Eloav v b by Elvoa by b b n 1 d Bl [l [ A
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 80
Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s) Velocity (km/s)
—— C03-2 — c"®o3-2
G45.12540.1 co2-1 ®co2—1
61 AR REm T T [T T
11 | _
Yj L ] \ HM‘ J
= 1 ‘M
@ L OA5 ‘ —
5 2 ' ' ]
= i c ] Ul
’ ] I ET \”\u‘\‘ n‘ H ‘ ’M \L
0 e bttt | gl 0 [l SH o
Cro o Oy T P Al N R N B S P P B ke
0 20 40 60 80 0 20 40 60 80 0 20 40 60 &0

Velocity (km/s)

Velocity (km/s)

Velocity (km/s)

\/e\ocwty (km/s

Abbildung C.4: Spektren der Positionen G45.6+0.317, G45.533+0.133 &
G45.125+0.1 von CO, 3CO und C'®0 beim Ubergang 3-2 und 2-1.



C.2. METHANOL - CH;OH 273

G45.47 @ 62 km/s
Martin Bruell (KOSMA: FWHM=82")

Image Frequency MHZS)

3.358 10° 3.356 3.354 10
0.2 1 \ \ ]
[ 0.05 K O 11K
— 0.1 | .
E - ]
- 0 M /\ AM [\ /\A/\ «/\ N\ P”m A/\M[\ H
Bl v“ A g g A e
70/‘ L | L L | I ]
3.382 10° 3.384 10° 3.386 10°
Rest Frequency (MHz)
. Image, Frequency (MHZ) . 5
2.391 10 2.3905 10° 2.39710° 2.3895 10 2.389 10
0.2 7\ T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T ‘ T T T T ‘
0.1 }

[ T ]

o fapan AN ) N/\/\\/\/\/AFN/\/\A Al /\ [\/\M/\P
RV VAN uvw Ul W\JW WUW \/vvv:

7OW L L L | L L | 1 1 1 1 |

5

2.417 10° 2.4175 10° 2.418 10° 2.4185 10° 2.419 10°

Rest Frequency (MHz)

Abbildung C.5: KOSMA Messungen von Methanollinien in der Sternentste-
hungsregion G45.465+0.045.

C.2 Methanol - CH;0H

Ich habe an der Position G45.465+4-0.045 Methanollinien mit dem KOSMA-
Teleskop detektiert; van der Tak (2001) detektierten hier bereits Metha-
nollinien mit dem JCMT (sieche Abbildung C.6). Um die beiden Beobach-
tungen miteinander vergleichen zu kénnen, mufs das quadratische Verhilt-
nis der Teleskopbeamgrofen von KOSMA Oxosma=82" und 0;00r=15" in

2
Betracht gezogen werden: (ﬁ"ﬂ = 822 = 0.033. Betrachtet man die In-
KOSMA

tensitdt der Spektrallinie bei 338.4GHz von van der Tak (2001), dann er-
gibt bei T,,,=1.4K und der Annahme, daf der beobachtete Hot-Spot kleiner
ist als 0;cp7=15", eine zu erwartende Intensitit der KOSMA-Beobachtung
von <0.05K. Tatséchlich liegt die gemessene Intensitit aber etwa beim 23fa-
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Abbildung C.6: Abbildung aus van der Tak (2001): JCMT Beobachtungen
von CH3OH7-6 der Quellen G9.62 und G45.47.

chen dieser Abschitzung. Dies zeigt, da hier Methanol ausgedehnt vorliegt.
Methanol wird in der Nihe von Sternentstehungsregionen in sogenannten
Hot-Spots detektiert. Nach heutiger Vorstellung losen sich die komplexen
Molekiile bei geniigend hohen Temperaturen von den Staubkornménteln und
sind dann spektroskopisch detektierbar (van Dishoeck & Blake 1998). Ausge-
dehntes Methanol deutet beim grofen Teleskopbeam des KOSMA-Teleskops
darauf hin, daf hier mehr als nur ein solcher Hot-Spot vorzuliegen scheint.
Dies korrespondiert mit der komplexen Geschwindigkeitsstruktur dieser Wol-
ke (siehe Teilabschnitt 2.3.2).

Abbildung C.5 zeigt die Spektren und die gefitteten Linien CH30H, v,=0
(J,Ko,K.=5,-1,5,E—4,-1,4 E) bei 241.767224GHz und (J,K,,K.=5,0,5,A"—4,0,4,A™)
bei 241.791431GHz sowie (J,K,,K.=7,-1,7,E—6,-1,6,E) bei 338.344628GHz
und (J,K,,K.=7,0,7,A"—6,0,6,A") bei 338.408681GHz. Abbildung C.7 zeigt
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Abbildung C.7: Rotationsdiagramm der in Abbildung C.5 gezeigten Metha-
nollinien von G45.465+-0.045.

das hieraus und mit Hilfe der Molekiilparameter von Miiller et al. (2001) ab-
geleitete Rotationsdiagramm, aus dem sich unter Annahme der Boltzmann-
Statistik eine Rotationstemperatur (siehe z.B. Thompson et al. (1999)) T,;=58.1K
und eine Methanol-Saulendichte N,,; = 2.8 - 10'2cm ™2 ergibt. Bei diesem Fit
habe ich die (J,K,,K.=7,6,2,E—6,6,1,E) Linie bei 338.404580GHz ignoriert,

die hier nicht spektral aufgelost werden konnte und zur Anregung eine deut-

lich hohere Energie E,,;,.,—158K benétigt.

An der Position G45.12+0.13, dem Intensitdtsmaximum des Feldes G45-46
bei einer massiven Sternentstehungsregion, habe ich ebenfalls versucht, Me-
thanollinien zu detektieren. Die Spektren zeigen keine Emissionslinien, ent-
sprechend kann fiir diese Linien nur eine Obergrenze von <0.1K angegeben
werden. Interpretiert werden kann dies damit, daf hier eine geringere Anzahl
an Hot-Spots innerhalb des KOSMA-Teleskopbeams vorliegt, als in der Quelle
(G45.465+0.045. Das ist schon aufgrund der Komplexitit von G45.465+0.045
in den CO Datenkuben plausibel. Bei der vergleichsweise schlechten Auf-
16sung des KOSMA-Teleskops kann hier folglich keine Diskussion bzgl. der
Entwicklungsstufen der beiden Sternentstehungsregionen getroffen werden;
die Ergebnisse von Kraemer et al. (2003) konnen daher hierdurch nicht be-
wertet werden.
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Anhang D

Folgeprojekt

Das Gas im GMR zeigt auf den ersten Blick groRe Ahnlichkeiten zu dem Gas
der Wolke SgrB2 im Bereich des Galaktischen Zentrums: Physikalische Para-
meter wie z.B. die warme Gastemperatur und die relativ dichten Gasregio-
nen fern von Sternentstehungsregionen sind vergleichbar. Im Fall der Wolken
beim Galaktischen Zentrum zeigt sich ferner eine Fiille unterschiedlicher che-
mischer Komponenten, die Thren Anregungsursprung in Schocks haben; die
physikalischen Bedingungen in dieser Region sind héchstwahrscheinlich stark
von Einfliissen der Galaxiendynamik gepréigt (Martin-Pintado et al. 2001).
Zur vergleichenden Untersuchung haben wir, unter der Federfiihrung von
Nemesio Rodriguez Fernandez vom Observatoire de Paris, und in weite-
rer Zusammenarbeit mit Carsten Kramer KOSMA, I.Physikalisches Insti-
tut der Unwversitit zu Kéln, Deutschland, Jesus Martin-Pintado DAMIR,
CSIC, Spain und Francoise Combes LERMA-Observatoire de Paris, France,
Schliisselmolekiile an ausgewiahlten Positionen im GMR mit dem TRAM 30m
Teleskop untersucht. Ziel war die Untersuchung, ob sich im GMR, auch Hin-
weise auf grofskalige Schockanregungen finden lassen. Abbildung D.1 zeigt
die Lage der ausgewéhlten Positionen anhand der CO3-2 T..i-Karte, Abbil-
dungen D.2 bis D.5 zeigt die gemessenen Spektren dieser Molekiile.

Alle ausgewédhlten Spezies wurden in W43 detektiert, in G30.4-0.11 jedoch,
obwohl auch hier mit Detektionen in CS und HNCO Hinweise auf dichtes
Gas vorliegen, wurden weder Methanol, Ethanol noch SiO detektiert. Auch
die weiteren Positionen zeigen keine deutlichen Detektionen der ausgewahl-
ten Schliisselmolekiile. Die Analyse der Daten wird in einer spiteren Arbeit
erfolgen, vorweg zeigt die oben skizzierte Sichtung der Daten, daf sich im
GMR anscheinend nicht dieselben Schockanregungen wie in SgrB2 und da-
mit Einfliissen der Galaxiendynamik finden lassen.

Dieses Ergebnis ist in Ubereinstimmung mit den in dieser Arbeit erlangten
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Ergebnisse aus Teilabschnitt 2.4.3.

CO3—2 Tpene—map (KOSMA)
70—120 km/s: Scutum—Arm

[Galactic latitude]

[Kelvin
|

31 30.5 30
[Galactic longitude]

Abbildung D.1: CO3-2 T,c.x-Karte des Scutum Arms des Feldes G30-31. Die
schwarzen Kreise markieren die sechs neben W43 ausgewéhlten Positionen
der hier gezeigten Multilinienmessungen.
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Abbildung D.2: Erster Teil der hier beschriebenen Messungen niedriger spek-
traler Auflésung mit der 1Mhz Filterbank.
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Abbildung D.3: Zweiter Teil der hier beschriebenen Messungen niedriger
spektraler Auflésung mit der 1Mhz Filterbank.
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Abbildung D.4: Erster Teil der hier beschriebenen Messungen hoherer spek-
traler Auflésung mit dem Autokorrelator.
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Abbildung D.5: Zweiter Teil der hier beschriebenen Messungen héherer spek-
traler Auflésung mit dem Autokorrelator.



Anhang E
SMART

Neben der im Hauptteil dieser Arbeit gezeigten Messung und Analyse des Ga-
laktischen Molekularen Rings habe ich im Rahmen meiner Arbeit am KOS-
MA Observatorium mit weiteren Themen beschéftigt. In diesem Kapitel zeige
ich meine Arbeit im Zusammenhang mit dem SubMillimeter Array Receiver
for Two Frequencies (SMART) (Graf et al. 2003). Im Abschnitt E.1 zeige
ich eine Ergéinzung zu meiner Diplomarbeit (Briill 2000), in der ich mich mit
Entwicklung des Bildfeldrotators fiir SMART beschaftigt habe, in Abschnitt
E.2 zeige ich die von mir gemessenen hochstfrequenten Beobachtungen am
KOSMA Teleskop von *CO8-7 bei 881 GHz mit SMART.

E.1 KOBRA: Kosma Beam Rotator Assembly

KOBRA bezeichnet das KOsma Beam Rotator Assembly. Ausfiihrlich habe
ich dessen Entwicklung und Optimierung in meiner Diplomarbeit beschrieben
(Briill 2000). Im Abschnitt E.1.1 zeige ich den fertigen Bildfeldrotator, im
Abschnitt E.1.2 gebe ich den verallgemeinerte Abbildungsoperator des Rota-
tors an und zeige, dak leichte Justagefehler in der Rotatoroptik die im Zuge
der Pointingmessungen von SMART am KOSMA-Teleskop durchgefiihrten
Messungen der schneckenférmigen Bahnkurve eines Laserpunktes erkldren
konnen.

E.1.1 Der Bildfeldrotator

Abbildungen E.1 und E.2 zeigen den Bildfeldrotator und dessen Antrieb. In
dieser Ausfiihrung besteht der Bildfeldrotator aus drei Planspiegeln, in mei-
ner Diplomarbeit habe ich ferner einen Bildfeldrotator mit einem abbildenden

Ellipsoidspiegel diskutiert (Briill 2000).
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Abbildung E.1: Der Bildfeldrotator am SMART. Foto: Graf (2004)

E.1.2 Einflulf der Fehljustage auf die Abbildungseigen-
schaften

Dieser Abschnitt wird durch die in Abbildung E.4 gezeigte Messung vom
11.0ktober 2002 (Miller 2002) motiviert. Im Zuge von Pointingmessungen
zeigte sich, dak der auftreffende Lichtpunkt eines optischen Justagelasers bei
der Drehung des Bildfeldrotators am Schirm eine schneckenférmige Bahn
beschreibt.

Die Abbildungseigenschaften des Bildfeldrotators kénnen mit 7, = M -
75, durch den Operator M beschrieben werden. Fiir einen idealen Rotator,
bei dem sowohl der einfallende als auch der ausfallende Strahl parallel zur
Drehachse des Spiegelaufbaus (z-Achse) verlduft, habe ich in Briill (2000) die
Matrix

cos(29) —sin(29) 0
M = —sin(29) —cos(29) 0 (E.1)
0 0 1

hergeleitet, in der ¥ den Drehwinkel des Rotators bezeichnet. Bevor ich vom
idealen Aufbau des Rotators abweiche, méchte ich zunéchst kurz diskutieren,
wie der ideale Rotator (Gleichung E.1) einen einfallenden Strahl abbildet:

e Liegt der einfallende Strahl exakt auf der Drehachse, dann wird er auch
wieder exakt auf die Drehachse abgebildet.
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S

'

Abbildung E.2: Der Antrieb des Bildfeldrotators, bestehend aus einem mes-
singfarbenen Schneckenrad (Bildmitte), differentiell angetrieben durch zwei
identische motorisierte Schnecken (eine ist im Vordergrund zu sehen), um
Totgang im Getriebe zu unterbinden. Die Hauptfiihrung der Drehachse befin-
det sich links vom Schneckenrad. Links hiervon und rechts vom Schneckenrad
erkennt man die beiden Klammern, die den Rotatoraufbau an der Drehachse
befestigen. Rechts folgt die zweite Fiihrung der Drehachse und ein Winkel-
aufnehmer. Foto: Graf (2004)

e Liegt der einfallende Strahl parallel zur Drehachse, jedoch mit einem
Versatz in der xy-Ebene, dann wird er als Kreis (abhéngig von 2¢) in
der xy-Ebene abgebildet.

e Ist der einfallende Strahl zusétzlich geneigt, dann wird er ebenfalls als
Kreis in der xy-Ebene abgebildet, allerdings hingt dann der Radius
des Ausgangskreises linear von der Weglinge des Strahls ab. Dies ist
einsichtig, da beide Effekte einen (teilweise von z abhéngigen) Versatz
in der xy-Ebene bewirken. Die Summe zweier Vektoren in einer Ebene
ist wieder ein Vektor in dieser Ebene. Fiir jeden Ort z ergibt sich somit
ein reiner Versatz in der xy-Bildebene.

Ein idealer Rotator im Zusammenhang mit einem schlecht justierten Strahl
kann folglich nicht die in Abbidlung E.4 gezeigte Schneckenbahn reproduzie-
ren.

Bei der Beschreibung der Abweichung vom idealen Rotator schliefe ich hier
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aus, dak sich wihrend des Betriebs des Rotators seine Abbildungseigenschaf-
ten dndern. Moglich wire dies, wenn z.B. einer der Spiegel wackeln konnte;
zum Einen ist dies dann aber analytisch nicht mehr faftbar, zum anderen
zeigten mehrere Tests, daf die Spiegel im Rotator fest sitzen.

Es sind genau zwei Abweichungen vom idealen Aufbau denkbar: Zum einen
kann der Strahl nicht exakt in die Drehachse zuriickgelenkt werden, jedoch
weiterhin zu dieser parallel verlaufen. Zum anderen kann der Strahl mit einem
Winkel aus dem Rotator gelenkt werden, so dafs dieser nicht mehr parallel
zur Drehachse des Rotators verlauft.

Ausgehend von einem idealen Strahl, d.h. einem Strahl der exakt auf der
Drehachse eingestrahlt wird betrachte ich den Fall, dak der Ausgangsstrahl
nicht exakt auf der Drehachse, aber parallel zu ihr verlduft. Ein solcher
Strahlverlauf ist denkbar, wenn einer der beiden ersten Spiegel, 0.B.d.A. der
zweite, einen Winkelfehler derart produziert, daf der Strahl den dritten Spie-
gel nicht im Schnittpunkt mit der Drehachse trifft. Unabhéngig davon, ob
der dritte Spiegel diesen Strahl nun parallel zur Drehachse oder nicht parallel
reflektiert, resultiert eine Kreisbahn des Ausgangspunktes bei Drehung des
Rotators. Diese Fehljustage ist folglich nicht ausreichend zur Beschreibung
der gemessenen Schnecke.

Den Winkel der Fehljustage beschreibe ich hier, der Nomenklatur und der
Herleitung aus Briill (2000) folgend, durch eine Drehung des Ausgangsvektors
um die x-Achse und um die z-Achse. Dies kann man ,alleine dem dritten
Spiegel* zuordnen, somit muft man in der Dy- und in der B-Matrix jeweils
den dortigen Winkel durch hinzuaddierens eines AY bzw. Ay verdndern.
Der Einfluff in der Dy-Matrix kann man zunéchst durch die Umdefinition
Dy(9) mit 9 = 9 + A vernachliissigen. Den gravierensten EinfluR hat die
Verdnderung der B-Matrix, die nun keine reine Spiegelmatrix mehr ist. Es
folgt:

cos(ﬁz sin(z?) 0 1 0 0 cos(@) —sin
—sin(d) cos(d) 0 | - | 0 cos(m+ Ayp) sin(m+ Ayp) | sin(9)  cos(
0 0 1 0 sin(m + Ap) —cos(m + Ap) 0

[cos2 () — sin?(?) - cos(Agp)} [—(1 + cos(Ap)) sin(¥) cos(ﬁ)} — sin(1) sin(Agp)
[—(1 + COS(AEO)) sin(¥)) cos(@)} [sin2(19)~— cos? (V)] — cos(?) sin(Ap)
— sin(¥) sin(Ayp) — cos(¥) sin(Ayp) cos(Ayp)
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Abbildung E.3: Numerische Losungen der Rotatorfehljustage fiir verschiedene
Parametereinstellungen. Schwarz: 9¥: 0—90, Rot: ¥: 90— 180, bis auf Spalte 7
ist AY=0. Die Strahlvektoren sind auf die z-Komponente normiert. Die Ab-
stdnde zur Drehachse linear (a ... d: 0.1 ... 0.4), die Winkel logarithmisch
(1,2,4,8 °) und daher bei schiefen Strahlen die x-Komponente des Strahls ent-
sprechend (tan(1°) ... tan(8°)). Spalte 1: idealer Rotator, Strahl parallel zur
Drehachse, Abstand zur Drehachse nimmt von a-d zu,Spalte 2: Eingangs-
strahl auf Drehachse, Ay steigt von a-d an, Spalte 3: 0# Ap=const.(=8°),
Eingangsstrahl parallel zur Drehachse, Abstand zur Drehachse wichst von a-d.
Spalte 4: 0# Ap=const.(=8°), Winkel des einfallenden Strahls «, steigt von
a-d an, Spalte 5: Ay und «, steigen von a-d an, Spalte 6: Bild 5d mit von
a-d ansteigendem offset des einfallenden Strahls in der Bildebene, Spalte 7:
Bild 5d mit unterschiedlichen A%.

Hier ist der gravierenste Einflull der Winkelfehljustage des Rotators erkenn-
bar: Die Cy-Symmetrie in M ist nicht mehr gegeben! Man erkennt leicht fiir
kleine Winkelfehler Ay den Ubergang zur Drehmatrix M des idealen Ro-
tators. Das Verhalten dieser Matrix mochte ich anhand der Abbildung E.4
numerisch demonstrieren.

In dieser Abbildung habe ich mit schwarz die Kurve gezeichnet, die mit ei-
ner Drehung des Rotators um 180° abgebildet wird. Mit rot habe ich den
Effekt der nédchsten 180° gezeichnet, die der tatsdchliche Rotator aufgrund
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Abbildung E.4: Am 11.Oktober 2002 gemessene Schnecke mit einem maglichen
Satz freier Parameter, die diese Schnecke erkldren konnen. Beachte: Es handelt
sich hierbei um keinen echten Fit, da es unendlich viele mogliche Parameter-
sitze gibt, die zur Erklarung des Bildes herangezogen werden konnten.

seiner Mechanik nicht erreichen kann, der aber zum Verstindnis der Matrix
in Gleichung E.2 hilfreich ist.

In Spalte 1 sieht man das Verhalten eines idealen Rotators bei einem zur
Drehachse parallelen Strahl. Man erkennt durch die rein rote Kurve der zwei-
ten 180° der Rotatordrehung die Deckung zur schwarzen Kurve der ersten
180°. Hier liegt also die Cy-Symmetrie vor. In Spalte 2 wird ein Strahl auf
der Drehachse eingestrahlt und durch einen Winkelfehler Ay des Rotators
aus dieser herausgelenkt. Man erkennt, daft diese Abweichung mit einfachen
9 verlauft. In Spalte 3 wird fiir ein konstantes Ay der Abstand des zur Dreh-
achse parallelen Strahls variiert. Bemerkenswert ist der konstante maximale
radiale Abstand der schwarzen und der roten Figur. In Spalte 4 wird der
Winkel des einfallenden Strahls «, variiert. In Spalte 5 wird sowohl A, als
auch a, von a-d vergrofert. In Spalte 6 wird auf der Grundlage von 5d der
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Abstand des einfallenden Strahls zur Drehachse variiert. Hier sieht man, wie
schon in Spalte 3, einen konstanten maximalen radialen Abstand beider Fi-
gurteile. In Spalte 7 wird auf der Grundlage von 5d der Winkelfehler A4 in
Drehrichtung variiert. Man sieht, dal man bei einer Drehung des Rotators
um 180° verschiedene Ausschnitte dieser Kurve erhélt.

Man erkennt, daf eine Winkelfehljustage des Rotators sowie ein nicht per-
fekt auf der Drehachse liegender Eingangsstrahl notig ist, um die beobachtete
Schnecke zu erklaren. Jedoch erkennt man im Vergleich der Spalten 3 bis 5,
dak die Aufspaltung der Figur aus Spalte 1 nicht eindeutig einem einzigen
Winkelfehler der Rotatorspiegel zugeordnet werden kann. Die Abbildung ist
ferner durch die Justagefehler des einfallenden Strahls beeinfluit. Spalte 7
zeigt schlieflich, wie die gemessene Schnecke erklért werden kénnte. In Ab-
bildung E.4 ist ein moglicher Parametersatz gezeigt, der, basierend auf Glei-
chung E.2, die gemessene Schnecke erklart. Jedoch muf beachtet werden, daf
dies nur einer von beliebig vielen Parametersétzen ist (Vergleiche hierzu z.B.
Bilder 3d, 4d und 5d aus Abbildung E.4).

Die Messungen vom 10.9.2001 bei submm Wellenléngen zeigten die oben be-
schriebene Schnecke jedoch nicht (Graf 2001). Daher ist es bei der derzeitigen
Konfiguration nicht notwendig, das Pointingmodell um den oben beschriebe-
nen Effekt zu erweitern.

E.2 13COS8-7

Bei den in diesem Abschnitt gezeigten 3CO8-7 Spektren mit einer Labor-
frequenz von 881.272808 GHz (Miiller et al. 2001) handelt es sich um die
hochstfrequenten Beobachtungen am KOSMA Teleskop. Ferner handelt es
sich bei der in Abbildung E.5 gezeigten Karte ausgedehnter Emisison dieser
Linie um die erste Kartierung von *CO8-7 iiberhaupt. Tabelle A.2 zeigt, daf
diese Linie eine Energie des oberen Niveaus von E,=190K und eine kritische
Dichte n..; ~10°%m™3 hat. Folglich ist sie nur in der nichsten Umgebung
von Sternentstehungsregionen detektierbar. Bei der Analyse der Sternentste-
hungsregion W3 (Kramer et al. 2004) war diese Linie folglich (mit) ein In-
dikator fiir die hochsten untersuchten kritischen Dichten und héchsten Tem-
peraturen. Das molekulare Material im Bereich von IRS5 konnte mit einem
Zweikomponentenmodell erklért werden, einer heiffen Komponente bei 200K
und einer relativ niedrigen Dichte von 3-10% cm ™2 zu der 10% des Gases zuge-
ordnet werden konnen, sowie einer Komponente bei niedrigerer Temperatur,
die 90% des Gases ausmacht. Gerade die *CO8-7 Daten ermdglichten es, die
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relative Haufigkeit [CO]/[**CO] auf ein sehr niedriges Verhiltnis von 22 zu
bestimmen.

Abbildungen E.6 und E.7 zeigen weitere, bisher unversffentliche ¥CO8-7-
Spektren der Quellen CepB, W75, DR21 und Orion B (NGC2024).

1 Mwwwhmﬁ_&wﬁmmﬂwmmm
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2 o ax [ _2

Abbildung E.5: Erste Kartierung der astronomischen Linie *CO8-7. Gezeigt
sind die auf eine Auflssung von 75" verschmierten *CO8-7 Spektren in der
massiven Sternentstehungsregion W3 um die beiden Infrarotquellen TRS4
und IRS5 (Kramer et al. 2004) auf der T,,,-Skala (Kramer et al. 2004). Die
Intensitéitsskala reicht von -2 bis 10K, die v;,,.-Skala von -70 bis -10km /s.
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Abbildung E.6: *CO8-7 Spektren von CepB und W75 auf der T*-Skala.
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Abbildung E.7: ¥ CO8-7 Spektren von DR21 und Orion B auf der T%-Skala.
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Jakob (geboren 1997) und Elias (geboren 2000)

Schulausbildung

Grundschule:

Gemeinschaftsgrundschule Windberg, Ménchengladbach
Gymnasium:

Gymnasium Am Geroweiher, Monchengladbach
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10/1993-11/1994

10/1994-02/2000

01/1999-02,/2000

03,/2000-09,/2004

Zivildienst

Betreuung schwerstgeistigbehinderter Menschen
St.Josefsheim Hardt, Ménchengladbach

Studium

Studium an der Universitit zu Koéln

Hauptfach: Physik

Nebenficher: Astrophysik, Geophysik und Chemie
Diplomarbeit, Universitdt zu Koln:

Entwicklung und Optimierung eines Bildfeldrotators
fiir einen Zwei-Frequenz-Mehrkanalempfinger am
KOSMA-Teleskop

Promotion, Universitidt zu Koln:

Groffriumige Kartierung und Analyse

von sternbildenden Molekiilwolken im
Galaktischen Molekularen Ring

Angestelltenverhéltnisse am I.Physikalischen Institut

01,/1999-02/2000
03,/2000-09,/2004

Studentische Hilfskraft
Wissenschaftlicher Mitarbeiter



