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1 Zusammenfassung

Im September 2015 fand eine Wasserstoffperoxid-Beobachtungskampagne der Labor-
astrophysik-Gruppe der Universitiat Kassel statt, die mit dem APEX-12m-Teleskop in
Chile durchgefiihrt wurde. Das Beobachtungsziel waren die beiden jungen, stellaren
Objekte R CrA - IRS 5A und TRAS 2A.

In dieser Arbeit wird der Projektverlauf der Kampagne dargestellt und relevante
Grundlagen erldutert. Dafiir wird sowohl auf die wissenschaftliche Motivation hin-
ter den Beobachtungen eingegangen, als auch das geplante Vorgehen und die tech-
nischen Aspekte eines solchen Vorhabens beschrieben. Zusétzlich werden mit dem
»ohell-Modell “ Vorhersagen fiir die Sdulendichten der Molekiile HoCO, CH30H und
H505 in den oben genannten Quellen getroffen. Diese kénnen spéater mit den Beob-
achtungsergebnissen verglichen werden und erméglichen damit eine Uberpriifung der
Funktionalitdat des Modells.

Nach einer kurzen Zusammenfassung der eigentlichen Beobachtung wird im darauffol-
genden Abschnitt der Umgang mit den vorliegenden Messdaten beschrieben. Hierfiir
werden zwei verschiedene Methoden zur Berechnung von Rotationstemperatur und
Saulendichte eines Molekiils innerhalb einer astronomischen Quelle vorgestellt und
erklart. Bei diesen beiden Methoden handelt es sich zum einen um die Erstellung
eines Rotationsdiagramms und zum anderen um die Auswertung der Messdaten mit
dem Programm myXCLASS.

Beide Methoden werden auf die Messdaten angewandt und jeweils die Rotation-
stemperatur und Sadulendichte von den vier ausgewéhlten Molekiilen H,CO, CH3OH,
H>05 und H,O berechnet. In dem beobachteten Spektrum zeigt dabei nur das Mo-
lekiil HoCO eine ausreichende Anzahl an deutlichen Emissionslinien, wiahrend fiir die
Molekiile HoO und HyO, keine bzw. kaum nachweisbare Linien beobachtet werden

konnen.

Durch die Auswertung kann festgestellt werden, dass die Berechnungsergebnisse bei-
der Methodiken keine konsistenten Werte ergeben. Deshalb werden sie im darauf-
folgenden Abschnitt hinsichtlich ihrer Struktur und Anwendbarkeit auf verschiedene
astronomische Quellen untersucht. Als Hauptgrund fiir die abweichenden Ergebnisse
kann vorallem die diirftige Datenlage verantwortlich gemacht werden, die die Genau-
igkeit der Programme stark einschréankt. Obwohl exakte Vergleichbarkeitsaussagen
aufgrund fehlender Unsicherheitsangaben nur schwer machbar sind, stimmen immer-
hin die GroBenordnungen aller ermittelten Werte iiberein und decken sich sogar in

grober Ubereinstimmung mit den Vorhersagen des Shell-Modells.



2 Einleitung

Wasser bedeckt mehr als drei Viertel der Erdoberfliche und gilt als Voraussetzung fiir
irdisches Leben. Aber nicht nur auf der Erde, sondern auch im Weltraum konnte das
fiir uns iiberlebensnotwendige Molekiil sowohl in der Eis- als auch in der Gasphase
in den verschiedensten astrophysikalischen Quellen in groflen Mengen nachgewiesen
werden. Dabei erschweren die physikalischen Bedingungen des Alls -extrem geringe
Dichten, Temperaturen nur knapp iiber dem absoluten Nullpunkt und stark ionisie-
rende Hintergrundstrahlung- die Moglichkeit zu chemischen Reaktionen und lassen

das Vorkommen von Wasser-Molekiilen damit eher unwahrscheinlich werden.

Wie kann es also unter den extremen Gegebenheiten des interstellaren Raums den-

noch zu einer solchen Reichhaltigkeit an Wasser kommen?

Bis heute konnte trotz zahlreicher Untersuchungen nicht abschlieBend geklért werden,

wie die Formation von Wasser im Weltraum vonstatten geht.

Der Artikel , Interstellar Water Chemistry: From Laboratory to Observations® von
E.F. van Dishoeck, E. Herbst und D.A. Neufeld [9] stellt die wichtigen Aspekte
dieser Thematik dar und gibt einen Einblick in den aktuellen Forschungsstand.
Die hierin vorgeschlagenen chemischen Reaktionszweige zur Formation von Was-
ser lassen sich in drei Kategorien unterteilen: die niedertemperaturige lon-Neutral-
Chemie, die Hochtemperatur-Neutral-Neutral-Chemie in der Gasphase und die Ober-
flichenchemie auf Staubkornern. Letztere beinhaltet dabei das Wasserstoffperoxid-
Molekiil (H202) als eines der Hauptbestandteile auf dem Weg zur Formation von

Wasser.

Im Mai 2011 konnte dieses Molekiil erstmalig von P. Bergman et al. in einer Quelle
mit Namen p Ophiuchus A detektiert werden [4], doch seitdem sind alle weiteren
Suchen nach eindeutig messbaren Wasserstoffperoxid-Vorkommen im Weltraum er-
folglos geblieben. Lediglich eine weitere Beobachtung von Liseau und Larsson in der
Molekiilwolke Orion OMC A [16] lasst einen zweiten HyOo-Fund vermuten, der bisher

aber nicht abschlieend bestétigt werden konnte.

Auch eine umfangreiche Suche von B. Parise et al. im Jahr 2013 [19] fithrte zu keiner
weiteren Entdeckung. Diese negativen Beobachtungsergebnisse sind sehr iiberraschend,
denn die Quellenauswahl der Kampagne war derart ausgelegt, dass Objekte in den
verschiedensten Stadien der Sternentstehung untersucht wurden, die als besonders

wahrscheinliche Gebiete fiir das Vorkommen von Wasserstoffperoxid gelten.

Gibt es vielleicht einen unbedachten Mechanismus zur Desorption des Molekiils? Was

macht die Quelle p Ophiuchus A so einzigartig?
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Um die Vorgénge, die bei der HyO-Molekiilbildung im interstellaren Medium ab-
laufen, rekonstruieren und verstehen zu kénnen, wurden von der Laborastrophysik-
Gruppe Kassel im September 2015 Untersuchungen an den astrophysikalischen Quel-
len R CrA - IRS 5A und IRAS 2A mit dem APEX-Teleskop in Chile vorgenommen.

In dieser Arbeit sollen die einzelnen Aspekte der Beobachtungskampagne beschrieben
und die verschiedenen Vorginge und Methoden zur Auswertung der Messdaten sowie

ihre Vor- und Nachteile erlautert werden.



3 Vorbereitung der Messkampagne

Die Motivation hinter der APEX-Beobachtungskampagne liegt in einem tieferen
Verstéandnis fiir die Formation des HyO-Molekiils im interstellaren Raum begriindet.
Um dieser Fragestellung nachgehen zu kénnen, bedarf es zahlreicher Voriiberlegungen,

die entscheidend zum Erfolg oder Misserfolg einer Messkampagne beitragen.

Zu allererst gilt es, geeignete Modelle zu finden, die mogliche Reaktionswege zur Bil-
dung von Wasser im Weltraum aufzeigen. Welche chemischen Modelle zur Formation

von HoO im Weltraum gibt es? Und wie kénnen diese Modelle diberprift werden?

Anschlielend stellen sich weitere, beobachtungsbezogene Fragen: Welche astronomi-
sche Quelle hat das Potential, die Modelle zu verifizieren oder zu widerlegen? Wie
sieht die Struktur der Quelle aus, d.h. was muss in der Vorbereitung und Auswertung

beachtet werden?

Und nicht zuletzt miissen Fragen technischer Natur beantwortet werden: Welches Te-
leskop ist fiir die geplanten Observationen am besten geeignet und welche Messzeiten

missen eingeplant werden?

Der erste Teil dieser Arbeit soll den kompletten Weg von der grundlegenden Frage
bis hin zum Antrag auf Messzeit an einem der groflen Teleskope skizzieren und folgt

weitesgehend dem chronologischen Verlauf der Bearbeitung.

Dabei wird zunéchst auf die moglichen chemischen Modelle zur Formation von Was-
ser im Weltraum eingegangen, bevor erklart wird, wie sich diese Modelle iiberpriifen
lassen. Hierfiir wird ein thematischer Ubergang in die Arbeit der Laborastrophy-
sik -und damit einhergehend die Molekiilphysik- benétigt. Die gewonnenen, mo-
lekiilspezifischen Daten dienen u. A. auch Astronomen zur Identifikation verschie-

dener Molekiile im interstellaren Raum.

In dem darauffolgenden Abschnitt wird das ,,Shell-Modell“ erldutert und erklért, so-
wie die erwartete Sdulendichte fiir die Molekiile H,CO, CH30H und HyO4 berechnet.
Aus den berechneten Werten wird ersichtlich, warum die Quellen R CrA - IRS 5A
und IRAS 2A besonders vielversprechend zur Verifikation der Modelle erschienen.
Anschlieend wird dann ndher auf beide Quellen und ihre Besonderheiten eingegan-

gen.

Zuletzt wird beschrieben, warum das APEX-Teleskop fiir die geplanten Observatio-

nen ausgewéhlt wurde und wie sich die berechnete Messzeit zusammensetzt.



3.1 Formation von Wasser im Weltraum

Die Voraussetzungen fiir das Vorkommen von Molekiilen im interstellaren Raum
sind denkbar ungiinstig. Selbst in dichten Molekiilwolken, deren &uflere Hiille die
potentiellen Reaktionspartner wirkungsvoll vor ionisierender Hintergrundstrahlung
abschirmen kann, ist die Molekiilbildung von Wasser aufgrund der geringen Dichten
nicht sehr wahrscheinlich. Die Kollisionsraten der moglichen Reaktionspartner sind
sehr klein und die Forderung nach simultaner Energie- und Impulserhaltung lasst

nur bestimmte Reaktionen in der Gasphase zu.

Ein moglicher Vorgang, der innerhalb dieser Objekte zur Entstehung von Wasser in
der Gasphase fithren konnte, lauft iiber die Reaktion von molekularem Wasserstoff

mit ionisiertem, molekularem Wasserstoff wie folgt ab!:

Hf +H, » Hf +H (1)
OH+ + Hg — H20+ + H (3)

Durch die Reaktion mit einem Wasserstoffmolekiil Hy bildet das ionisierte Wasser aus
Gleichung (3) ein Hydronium-Ton (H3O" ) und atomaren Wasserstoff. Anschlieffend

kann das Hydronium-Ion ein freies Elektron einfangen und es entsteht Wasser:
H30+ +e — HQO +H (4)

Da die Ausgangsstoffe in Gleichung (4) auch die Produkte OH + Hy, OH + 2H oder
O + H, + H bilden kénnen und damit nur ein geringer Teil dieser Reaktion iiberhaupt
zur Bildung von HO fiihrt, kann die gesamte Wasser-Reichhaltigkeit des Universums

nicht allein iiber diesen Reaktionszweig erklart werden.

Weitere vorgeschlagene Reaktionszweige zur Formation von Wasser existieren sowohl
in der Hochtemperatur-Neutral-Neutral-Chemie, als auch in der Oberflichenchemie
auf Staubkérnern.2 Wihrend erstere nur bei hohen Temperaturen zum Tragen kommt,
gilt fiir kalte Molekiilwolken und Sternentstehungsgebiete der zweitgenannte Reakti-
onszweig -die Oberflachen-Chemie- als entscheidendere Komponente zur Entstehung
von Wasser. Die Adsorption verschiedenster Atome auf der Staub-

oberfliche und die Moglichkeit der Energieiibertragung auf das Staubkorn (,,grain )

lassen chemische Reaktionen in diesen Gebieten sehr wahrscheinlich werden.

1[9] S. 9056
2[9] S. 9061



Ein Reaktionsweg zur Bildung von Wasser startet in diesem Fall mit der Hydrierung
eines Sauerstoff-Molekiils, welches anschliefend durch die Reaktion mit einem wei-
teren Wasserstoffmolekiil das Wasserstoffperoxid bildet. Durch erneute Hydrierung

kénnen dann Wasser und eine Hydroxygruppe entstehen:

HOy; + H — Hy0, (6)
H202 +H — HQO + OH (7)

Das Wasserstoffperoxid erscheint als Zwischenprodukt und kann folglich als Indika-
tor fiir die Entstehung von H,O auf Staubkérnern gesehen werden. Untersuchungen
von S. Toppolo et al. [11] bestétigen die Effektivitét dieses Reaktionszweiges unter
astrophysikalisch relevanten Bedingungen (Temperaturen zwischen 12 und 28 K, im

Hochvakuum).

In der Kohlenstoff-Chemie existiert eine analoge Reaktionsreihe, deren Reaktions-
produkte gut detektierbare Emissionslinien in der Gasphase aufweisen. Hierbei ent-
steht durch die Reaktion von Kohlenstoffmonoxid mit zwei Wasserstoff-Atomen ein
H,CO-Molekiil, das iiber die Reaktion mit zwei weiteren Wasserstoff-Atomen Me-
thanol bildet® (vgl. Abb. 1).

HO, HCO
$ g
H,0, H,CO

Abbildung 1: Reaktionsprodukte, die withrend der Formation von Wasser (links) und Methanol
(rechts) auf interstellaren Staubkornern entstehen

°[8]



3.2 Molekiilklassifizierung und Rotationsspektren

Im vorherigen Kapitel wurden die verschiedenen Modelle zu Formation von Wasser
im interstellaren Raum beschrieben. Um diese Modelle verifizieren oder widerlegen
zu konnen, miissen die relevanten Gebiete genauer untersucht werden. Diese liegen
jedoch mehrere hundert Lichtjahre von der Erde entfernt, sodass nur spektroskopische

Untersuchungen zur Identifikation der dort vorhandenen Molekiile in Frage kommen.

Da die charakteristischen Emissions- und Absorptionslinien eines Molekiils auf der
Erde und im Weltraum bei identischen Frequenzpositionen liegen, ermoglichen die
Erkenntnisgewinne aus dem Labor auch die eindeutige Molekiilzuordnung im Welt-

raum.

In diesem Abschnitt soll deshalb ein genaueres Verstdndnis zur Entstehung und
Bezeichnung der Molekiil-Spektrallinien, insbesondere derer des Wasserstoffperoxid-

Molekiils, vermittelt werden.

Fiir die Klassifizierung verschiedener Molekiile ist die vorliegende Struktur von ent-
scheidener Relevanz. Fiir die genauere Beschreibung werden die Tréagheitsmomente
beziiglich der Haupttragheitsachsen I,, I, und I, betrachtet, wobei nach Konvention
gilt: I, < I, < I..

Entsprechend der Beziehungen der Trigheitmomente untereinander werden nun fol-

gende Molekiiltypen unterschieden:

e sphdrische Molekiile: I, = I, = 1.
e [ineare Molekiile: I, =0 und I, = I,

e symmetrische Molekiile (zwei Haupttrigheitsmomente sind gleich):

- oblate Molekiile (tellerférmig) : I, = I, < I.

- prolate Molekiile (zigarettenformig) : I, < I, = I,

e asymmetrische Molekiile: I, < I, < I,

Fiir asymmetrische Molekiile wie z.B. HOOH sind Rotationen um beliebige freie
Achsen moglich. Zur Berechnung der Energieniveaus wird deshalb die gesamte Ro-
tation als Uberlagerung der Rotationen um die Haupttrigheitsachsen des Molekiils

dargestellt.



Der Hamilton-Operator der Rotation

J2
21,

A j2
a
H,et =

j2
1 b

o, " orn, *

(9)
mit den Drehimpulsoperatoren .J; (i = a,b,c) beziiglich der Haupttrigheitsachsen a, b
und c besitzt fiir asymmetrische Molekiile eine Schrédinger-Gleichung, die analytisch
nicht mehr 16sbar ist. Zur Charakterisierung ihrer Zustinde mittels Quantenzahlen
wird deshalb auf die Losungen eines symmetrischen oblaten und prolaten Kreisels

zuriickgegriffen.

Mit der Beziehung J? = J2? 4 J2 + J? lisst sich der Hamilton-Operator fiir einen

prolaten symmetrischen Kreisel (I, < I, = I.) wie folgt darstellen:

. J? 1 1)
Hyctpro= o+ | =— — — | J2 10
toro = o7 (2]a 21b> @ (10)

Die Energieeigenwerte E, ,ro €rgeben sich mit den Relationen
J2p = R2J (J +1)¢ und J2 = h2K,1) als der Losung der Schrodingergleichung
Hrot,prow = Erot,prow :

2

I3 R R
Ero ro — ~5 1 —_ . K2 11
bp 21, JOT+1)+ (2]a 2Ib) a (11)

Die Variable K, entspricht hierbei der Projektion des Drehimpulses J auf die Figu-
renachse beziiglich des Haupttrigheitsmomentes /, und kann deshalb die ganzzahli-

gen Werte zwischen —J und J annehmen.

Mithilfe der molekiilspezifischen Rotationskonstanten A = g, B = 2h_12b und C' = g

lasst sich Gleichung (11) vereinfacht darstellen:

E’rot,]’ro =DB- ‘](J + 1) + (A - B) ’ K((f (12)

Ein analoges Vorgehen liefert die Rotationsenergieniveaus des oblaten Kreisels:

Erot,obw =B J(J + 1) + (C — B) : KCQ (13)

Da nach Definition der Rotationskonstanten (A — B) > 0 und (C' — B) < 0 gilt, ist
aus Gleichungen (12) und (13) direkt ersichtlich, dass sich die Energieniveaus eines

prolaten Molekiils energetisch iiber den Niveaus eines oblaten Molekiils befinden (vgl.
Abb. 2).



[K,=2 — 2.
N\ 2. ,&(l =0
J=2| K=1——__ 2,
Y K=1|J=2
L K=0 ~ 2 N\
— ——K,=2
[K,=1—— 1,
J=1 N Ay K.=0
KU = 0 . 13 N & J = 1
—_— K =1
E. = O o .
J=0 K,=0 K=0 J=0
prolate asymmetric oblate
symmetric top symmetric
top J top

KK

Abbildung 2: Energienievaus des prolaten (links), oblaten (rechts) und asymmetrischen Kreisels
(Mitte) [5]

Die Energieniveaus des asymmetrischen Kreisels konnen aus der Korrelation der
Energieniveaus des prolaten und oblaten symmetrischen Kreisels iiber die Quanten-

zahl Jk, i, charakterisiert werden.

Bei der Absorption eines Photons muss aus Erhaltungsgriinden immer der gesamte
Drehimpuls Jppoon = 1 auf das Molekiil iibertragen werden. Deshalb sind nur solche

Ubergiinge erlaubt, die der Auswahlregel
AJ=0,+1

entsprechen. Auch die Betrachtung der Komponenten des Dipolmomentes fi,, 1, und
te beziiglich der Haupttrigheitsachsen fithrt zu einer Einschréinkung der Anderung
AK, die von der Symmetrie des Molekiils abhéngig ist. Fiir das HOOH-Molekiil gilt

te # 0, sodass hier die sogenannten c-Typ-Uberginge betrachtet werden miissen:
AK, = +1(£3,£5,...) und AK, = 0(+2,+4, ...)

Dabei sind die Ubergéinge, die den Auswahlregeln in den Klammern entsprechen,

wesentlich schwicher als jene vor den Klammern.

Weiterhin muss zwischen den Ubergéngen von HOOH-Molkiilen verschiedener Mul-
tiplizitdt unterschieden werden. Die Kernspins der beiden Wasserstoffatome kénnen
antiparallel oder parallel zueinander ausgerichtet sein, sodass sich entweder eine Mul-
tiplizitét von 1 oder 3 (Para oder Ortho bzw. A- oder B-Zustand in Abb. 3 ) ergibt.

Zusammengefasst sind damit eine iiberschaubare Anzahl von Ubergingen maglich,
die in Abbildung 3 dargestellt werden.



HOOH energy diogram, spin weight=3
HOOH energy diogram, spin weight=1

=+
T

70

Leval energy (K)
Level ensray (K)

Abbildung 3: Die Energieniveaus von HOOH in Abhiingigkeit der Rotationsquantenzahl Jx, k.
mit einer Multiplizitiit von 1 (links) bzw. 3 (rechts). Die rot markierten Ubergéinge entsprechen den

c-Typ-Auswahlregeln, wobei die durchgezogenen Pfeile fiir bereits detektierte Ubergiinge stehen [4].

3.3 Mobolekiildatenbanken

Zur Auswertung ist es erforderlich, die beobachteten Absorptions- und Emissionsli-
nien einem Energieniveau-Ubergang und damit einem bestimmten Molekiil zuordnen
zu konnen. Zu diesem Zweck wurden aus Labordaten und theoretischen Berechnun-
gen Datenbanken erstellt, die zur Auswertung herangezogen werden konnen. Vor
allem hervorzuheben sind hierbei der ,,Jet Propulsion Laboratory* (kurz: JPL) Ka-
talog, sowie die ,,Cologne Database for Molecular Spectroscopy ¢ (kurz: CDMS) Da-
tenbank. Beide Quellen sind online einsehbar ([I1], [12]).

Die Ausgabe der Molekiildaten erfolgt in beiden Verzeichnissen in einem festen For-

mat:

30004 H2CO
218222.1920 .01008-2.7693)3 7.2864 30004 303

218475.6320 .01008-3.0817)3 40.0402 § 7§-30004 303
218760.0660 .01008-3.0206)3 40.042¢ § 7J§-30004 303

W W
RIS R}
[l A 5]
[RER SIS
Mo MO
(=i e

Abbildung 4: Ausgabeformat des JPL-Katalogs fiir die Molekiildaten von HoCO in einem Bereich
von 217 — 220 MHz mit einer minimalen Intensitéit von -4
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Bei der oberen Angabe handelt es sich um die Molekiilbezeichnung und die Mo-
lekiilmasse in Mol, ergénzt durch eine fortlaufende Nummerierung im Falle mehrerer
Molekiile gleicher Molekiilmasse (hier: 30004 — M (HoCO) = 30 Mol, viertes Molekiil
der Datenbank mit dieser Masse). In den Feldern darunter folgen die Frequenzpo-
sition der Ubergéinge mit Fehlerangabe in MHz (griin), der Logarithmus zur Basis
10 der Intensitit I(T = 300K) der Spektrallinie in nm?MHz (blau) und die An-
zahl der Freiheitsgrade der Rotations-Zustandssumme (0 fiir Atome, 2 fiir lineare
Molekiile und 3 fiir nicht-lineare Molekiile). Es folgen die Energie des energetisch
niedrigeren Zustandes Fj,, in cm™! (gelb), der Entartungsgrad des hoher liegenden
Energieniveaus g,, (violett), die Molekiilmasse in mol (ein negatives Vorzeichen gibt
an, dass es sich bei der zugehérigen Frequenzposition um einen experimentell ermit-
telten Wert handelt) und als letztes die Quantenzahlen Jg, g, fiir den energetisch
hoheren und anschliefend den energetisch niedrigeren Energiezustand des entspre-

chenden Ubergangs (rot).

Zur Ermittlung der Multiplizitdt kann nun folgendermaflen vorgegangen werden:
Fiir den Rotationsiibergang von HoCO bei einer Frequenz von 218222.326 MHz (vgl.
Abb. 4) betrigt die Quantenzahl des energetisch hoheren Zustandes Jg, k., = 303,

der Drehimpuls nimmt also einen Wert von 3 an.

Damit ergibt sich der Entartungsgrad des oberen Zustandes:

gk =2J+1=2.34+1=7

Der vollsténdige Entartungsgrad des hoher liegenden Energieniveaus g,, (violett)
setzt sich aus dem Produkt des statistischen Spin-Gewichtes g; und dem gerade

berechneten Entartungsgrad des oberen Zustandes gx zusammen:
Gup = 91 * 9K

Damit folgt fiir das statistische Spin-Gewicht (Multiplizitét):

Gup T
:—:—:1
ar UK 7

Es handelt sich demnach um einen Para- bzw. einen A-Zustand.
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3.4 Berechnung der zu erwartenden Sidulendichten

Um einschéitzen zu konnen, in welchen astronomischen Quellen die Detektion eines
bestimmten Molekiils am wahrscheinlichsten ist, werden auf Grundlage von verschie-
denen chemischen und physikalischen Modellen Rechnungen zur Bestimmung der zu

erwartenden Saulendichte dieses Molekiils durchgefiihrt.

Die chemischen Modelle, die die Reaktionsprozesse verschiedener Ausgangsstoffe
in einer astronomsichen Quelle simulieren, nehmen einfachste physikalische Bedin-
gungen, wie z.B. eine homogene Temperatur- und Dichteverteilung, an, die den
tatsdchlichen Gegebenheiten der Quellenstruktur bei Weitem nicht gerecht werden.
Aber gerade die Temperatur der Quelle kann eine entscheidende Rolle fiir die De-
tektion von Wasserstoffperoxid spielen. So geht z.B. aus verschiedenen Berechnungen
von Du et al. [10] hervor, dass die Reaktion von Wasserstoffperoxid auf Staubkérnern

favorisiert bei Temperaturen von 20 bis 30 K stattfindet.

Zur groben Abschitzung der tatséchlichen Molekiilvorkommen einer Quelle miissen
diese rein chemischen Modelle deshalb mit physikalisch realistischeren Modellen kom-
biniert werden. Dabei ist anzumerken, dass auch diese Modelle noch starken Verein-
fachungen unterliegen, um eine Berechnung mit den gegebenen Mitteln moglich zu

machen.

Bei dem ,,Protostellar-Shell-Modell “ der Laborastrophysik-Gruppe Kassel handelt es
sich um ein Programm zur Berechnung der Siulendichte Nz [em™?] eines Molekiils
innerhalb eines Sternentstehungsgebietes. Es bietet sich aus zweierlei Griinden an,
den Fokus der Beobachtungskampagne auf junge stellare Objekte (young stellar ob-
jects, kurz: YSOs) in diesen Gebieten zu legen, die als Vorstufe von Sternen- bzw.
Planetensystemen auch auflerhalb der Wasserstoffperoxid-Suche wissenschaftlich sehr

interessante Beobachtungsgebiete darstellen.

Wie oben bereits erwahnt, findet die Formation von Wasser auf Staubkérnern nach
den Modellrechnungen von Du et al. favorisiert bei Temperaturen von 20 bis 30 K
statt. Zudem wird in dem Modell ein frithes Entwicklungsstadium des Sterns von
etwa 10° — 10° Jahren zur H,O, -Bildung favorisiert. Auf der Suche nach Wasser-
stoffperoxid als Zwischenprodukt der HoO -Reaktionsreihe bieten sich Protosterne
aufgrund ihres geringen Alters und einem breiten Temperaturspektrum deshalb als

besonders gute Beobachtungsquellen an.

Ein weiterer Vorteil bei der Fokussierung auf YSOs liegt in der Struktur dieser Ob-
jekte begriindet. Kollabiert eine Molekiilwolke unter gravitativen Kréften, entsteht in

ihrem Inneren ein sphérisches Objekt. Diese Kugelsymmetrie macht die Modellrech-
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nung mit physikalisch angepassten Bedingungen moglich, ohne dass die Annahmen
zu sehr von den tatsdchlichen Gegebenheiten abweichen.

Das ,, Protostellar-Shell-Modell“ verwendet das DUSTY-Modell [13] mit gegebenen
Parameterwerten von Kristensen et al. [2] in Kombination mit einem chemischen
Model von Du et al. [10], um die zu erwartende Sdulendichte eines Molekiils fiir ku-
gelsymmetrische Protostern-Quellen zu berechnen. Die einzelnen Berehnungsschritte
werden im folgenden Text ndher erldutert; das Endresultat des Programms sei in
Abbildung 5 jedoch schon an dieser Stelle -exemplarisch fiir das HoOy - Molekiil in
der Quelle R CrA - IRS 5A bei einer Frequenz von 219 GHz- dargestellt.
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Abbildung 5: Ergebnis der Shell-Modell-Berechnung fiir das Molekiil HyO5 in der Quelle R CrA
- IRS 5A bei einer Frequenz von 219 GHz

Das DUSTY-Modell nimmt an, dass Temperatur und H,-Teilchendichte in der Form
a - R7® mit den quellenspezifischen Parametern a und b und dem Abstand R in
Astronomischen Einheiten AU vom Zentrum des Protosterns radial abfallen. Diese
Abhéngigkeit ist in Abb. 5 unter a) fiir die Temperatur und unter d) fiir die Dichte
des Ho-Molekiils der Quelle R CrA - IRS 5A gezeigt. Die Parameter betragen dabei
ar = 735.544 K und by = 0.467 [15] fiir die Temperatur und a, = 7.03-107 cm ™ und
b, = 0.8 [2] fiir die Hy-Dichte der Quelle.
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Die Modellrechnungen von Du et al. geben dagegen die relative, temperaturabhéngige
Héufigkeit A(T) = % eines Molekiils « im Verhéltnis zu Wasserstoff wieder (Verlauf
b) in Abb. 5). In diesem Schritt wird dabei eine konstante Dichte des Wasserstoffmo-

lekiils von ny = 6-10° cm ™ und ein Alter der Quelle von ¢ = 6-10° yr angenommen.

Die Kombination beider Modelle ergibt schliellich die abstandsabhéngige Funktion
der relativen Héufigkeit A(R) des gewiinschten Molekiils (Verlauf c) in Abb. 5).
Multipliziert mit der ebenfalls abstandsabhéngigen Dichte des Wasserstoft-Molekiils
H,, die -wie oben bereits beschrieben- ebenfalls aus dem DUSTY-Modell hervorgeht
(Verlauf d) in Abb. 5), wird damit eine Abschétzung der Molekiilteilchendichte n, (R)

vorgenomimen.

AnschlieBend kann die zu erwartende Siulendichte Ny in cm™2 durch Integration
der Molekiilteilchendichte n, (R) in cm™ {iber drei verschiedene Varianten ermittelt

werden:

1. In der ersten Variante wird die vom Programm berechnete Molekiildichte ent-
lang der Verbindungsstrecke Teleskop - Quelle aufintegriert. Der berechnete
Wert entspricht damit der Sdulendichte im zentralen Sehstrahl.

2. Die zweite Variante besteht in der Berechnung der Gesamtanzahl Z, der Mo-

lekiile in einer Kugel mit festgelegtem Radius R um den Protostern herum:

Z, =y (R)- V(R) = n, (R) - %w-R?’

Der Radius R entpricht dabei grade dem Abstand des Quellenmittelpunktes
bis zu einem Ring um den Protostern herum, bei dem die Temperatur auf
20 K abgefallen ist. AnschlieBend wird diese Gesamtzahl durch eine Kreisfliche
mit Radius R dividiert, sodass ein Wert fiir die mittlere Sdulendichte iiber die

gesamte Kugel erhalten wird

3. Fiir die dritte Methode wird gedanklich ein Zylinder durch die Mitte der Quelle
gelegt und (dhnlich zu 2.) die Anzahl der Molekiile berechnet, die sich in der
Schnittmenge von Quellen- und Zylindervolumen befinden. Der Zylinderdurch-
messer entspricht dabei der Strahlbreite 6, des Teleskops bei einer bestimmten
Frequenz (vgl. Abb. 9). Diese Anzahl wird dann durch die Kreisfliche des Tele-
skopstrahlzylinders dividiert und entspricht damit der vom Teleskop sichtbaren,

mittleren Saulendichte.

Je nach Dichteverteilung der Molekiile um die Quelle herum variieren die Berech-

nungsergebnisse dieser drei Varianten leicht, liegen aber alle in einer Groflenordnung.
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Im Vergleich zu anderen astronomischen Quellen sind die Ergebnisse des Shell-
Modells fiir das Molekiil Wasserstoffperoxid in den beiden Quellen R CrA - IRS
5A und TRAS 2A verhéltnismifig hoch (vgl. Tabelle 1), sodass sich eine genauere

Untersuchung dieser beiden QQuellen zu lohnen scheint.

Quelle Molekiil N1, NZ (R) N2 (219 GHz)
[cm~2] [cm—2] [cm~2]
R CrA - IRS 5A H>0, 5.25- 10" | 4.79- 10" (R =2264 AU) 6.37 - 101!
IRAS - 2A H,0, 1.83-10'2 | 1.83-10'2 (R =4512AU) 2.36 - 102

Tabelle 1: Abschétzung der Siulendichten von HyO» in den Quellen R CrA - IRS 5A und IRAS 2A
mithilfe des Shell-Modells iiber drei verschiedene Integrationswege N}, N2 (R) und N3 (219 GHz)

Zusatzlich werden die Vorhersagen des Shell-Modells fiir die beiden leicht detektier-
baren Molekiile H,CO und CH30H in den astronomischen Quellen R CrA -IRS 5A
und IRAS 2A berechnet. Die Ergebnisse sind in Tabelle 2 dargestellt und kénnen in

einem spéteren Teil der Arbeit zum Abschétzen der Richtigkeit des Modells verwen-

det werden.
Quelle Molekiil N7 NZ(R) N2 (219 GHz)
[cm~2] [cm~2] [cm~2]
H,CO 1.50-10'3 | 2.18 - 10" (R =2264 AU 2.15- 103
R CrA - IRS 5A |—— - - ( ) -
CH;0H | 7.21-10 1.10 - 10" (R =2264 AU) 1.07- 10"
H,CO 4.66-10'2 | 6.72-10'2 (R =4512AU 6.07 - 1012
TRAS - 2A 2 — — ( ) —
CH30OH | 4.85-10 7.52 .10 (R =4512 AU) 6.34-10

Tabelle 2: Abschitzung der Saulendichten von HoCO und CH3;OH mithilfe des Shell-Modells iiber
drei verschiedene Integrationswege N1, N2 (R) und N3 (219 GHz)

15



3.5 Astronomische Quellen

In dem vorhergehenden Kapitel wurde beschrieben, wie Modellrechnungen zu einer
Abschétzung der Molekiilvorkommen in einer Quelle fithren. Findet die Formation
von Wasser tatsdchlich wie von Topppolo et al. [11] beschrieben auf der Oberfliche
von Staubkornern statt, ist auch das Wasserstoffperoxid als Zwischenprodukt der
Reaktionsreihe an dem Festkorper festgefroren und kann damit von Teleskopen nicht
detektiert werden. Dass HoO, dennoch von P. Bergman et al. in der Quelle o Oph A [4]
entdeckt werden konnte, zeigt, dass es Mechanismen geben muss, die die Molekiile von
den Staubkérnern 16sen und in die Gasphase bringen. Bei diesen Mechanismen kann
es sich z.B. um die Energiezufuhr durch interstellare UV-Strahlungsfelder, kosmische
Strahlung oder thermische Desorption handeln,* sodass eine genauere Betrachtung
der Quellenumgebungen fiir die erfolgreiche Detektion von H,O4 ebenfalls von grofer

Relevanz ist.

3.5.1 R CrA - 1IRS 5A

Der Corona-Australis-Molekiilkomplex im Sternbild ,,Siidliche Krone* (lat. Corona
Australis) ist mit einer Entfernung von ca. 130 pceines der erdnihesten Sternentste-

hungsgebiete.?

Das Zentrum des Komplexes Coronet Cluster bildet der Stern R Coronae Australis
(kurz: R CrA). Dieser wird als ,Herbig Ae“-Stern klassifiziert und zeichnet sich
damit durch ein Alter von weniger als 10 Millionen Jahren und einem Spektraltyp
der Klasse A5 aus.® Seine innere Temperatur reicht dabei noch nicht aus, um das

Wasserstoffbrennen zu ziinden.

In dem Molekiilkomplex um R CrA herum befinden sich weitere Kondensationszen-
tren (vgl. Abb. 6), von denen eines -namentlich R CrA - IRS 5A- nach den Be-
rechnungen des Shell-Modells in Abschnitt 3.4 besonders vielversprechend fiir eine

Detektion von HyO4 erscheint.

Diese Region mit der Rektaszension 19h 01m 48.02s und Deklination -36° 57" 21.6”
weist eine ungefihre Ausdehnung von 24 Bogensekunden auf (6, = 24”).° Die
einhiillende Molekiilwolke enthélt ein Gesamtgewicht von etwa zwei Sonnenmassen,
withrend die Anzahl der Wasserstoff-Molekiile ca. Ng(Hs) = 2.5 - 10*2 cm™2 betriigt.

Die Quellengeschwindigkeit vy g nimmt einen Wert von +5.7km - s~ an.”

4[10] S. 3f
5[20] S. 1f
6[2] S. 3
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Abbildung 6: Darstellung des Sternenentstehungsgebiet R Coronae Australis. Die dunklen Be-
reiche stellen die Kondensationszentren des Molekiilkomplexes dar, wobei der Fokus dieser Beob-
achtungskampagne auf der Position von IRS5 (rechts im Bild) liegt. Abbildung entnommen aus
[20].

3.5.2 IRAS 2A

Die Quelle IRAS 2 mit der Rektaszension 03h 28m 55.6s und Deklination +31°14’
37.17 befindet sich im Reflexionsnebel NGC1333 im Sternbild Perseus und weist
einen Abstand zur Erde von etwa 235 pc auf.” Nach den Untersuchungen von Looney
et al. besteht IRAS 2 aus drei Komponenten, von denen es sich bei einer um den
jungen Protostern IRAS 2A handelt.

Diese Quelle besitzt eine Ausdehnung von 65 ; = 22.55” und die Wasserstoff-Saulen-
dichte betriigt N;(Hy) = 3.7-10% cm~2.7 Charakterisiert wird IRAS 2A ferner durch
die Spektralindexklasse 0.8 Diese Klassifizierung bedeutet, dass das YSO eine Hiille
aus Gas und Staub, sowie eine Akkretionsscheibe besitzt und die Ausbildung bipola-
rer Jets moglich ist. Ferner strahlen Objekte der Spektralindexklasse 0 hauptséchlich
im infraroten Bereich [3].

Die umgebende Molekiilwolke von IRAS 2A beinhaltet eine Masse von 5.1 Sonnen-

massen und die Quellengeschwindigkeit betrigt vy sg = +7.7km - s~ 1.7

IRAS 2A ist insofern besonders, als dass es sich bei diesem Objekt um ein binéres
System mit zwei Gasausstromungen (,,Jets®) handelt. Diese turbulente, inhomogene
Struktur lasst die Quelle fiir Untersuchungen sehr kompliziert werden. In diesem Fall
2] 8.3

8[1] S. 994
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wurde an drei verschiedenen Stellen in der Quelle nach HyO5 gesucht, um untersuchen
zu konnen, welche der vorherrschenden physikalischen Bedingungen die Detektion des

Molekiils begiinstigen.

In Abbildung 7 sind diese drei Positionen durch farbige Kreise dargestellt, wobei
Position 1 dem violett punktierten, Position 2 dem roten und Position 3 dem orange

punktierten Kreis entspricht.
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Abbildung 7: Darstellung der Quelle IRAS-2A. Gemessen wurde in drei verschiedenen Bereichen,
die durch die farbigen Kreise markiert sind ([25], bearbeitet)

Da es sich bei IRAS 2A aufgrund der Jets um eine sehr turbulente Quelle handelt,

ist es moglich, Spektrallinien mit sogenannten ,,P-Cygni“-Profilen zu erhalten.

Dieses Profil ist durch die Kombination einer blauverschobenen Absorptionslinie mit
einer unverschobenen Emissionslinie charakterisiert (vgl. Abb. 8) und entsteht auf-
grund der sich relativ zum Beobachter bewegenden Sternenwinde. Vorallem in den
Beobachtungsdaten der IRAS-Positionen 2 und 3 sind die auftretenden Spektrallinien

durch solche Formen geprigt.
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Abbildung 8: Darstellung eines P Cygni Profils mit blauverschobener Emissionslinie (blau) und

unverschobener Absorptionslinie (rot) [I3]

3.6 Das APEX-Teleskop

Die Untersuchung der beiden Quellen erfolgte im September 2015 mit dem Radiotele-
skop Atacama Pathfinder Experiment (APEX). Alle Informationen dieses Abschnitts
enstammen der offiziellen Website des Teleskops [I4].

Das APEX-Teleskop wurde durch Zusammenarbeit des Max-Planck-Instituts fiir Ra-
dioastronomie (MPIfR), dem schwedischen Onsala Space Observatory (OSO) und
der Européischen Siidsternwarte (ESO) errichtet und ist seit 2005 in Betrieb. Der
Standort des Teleskops in 5100 m Hohe auf dem Chajnantor-Hochplateau in der
Atacamawiiste in Nordchile begiinstigt Messungen im Submillimeter- und Millime-
terbereich, da durch die Hohenlage und das trockene Wiistenklima Wassersédulen
von unter 1.0 mm typisch sind. Mit einem Reflektordurchmesser von 12 m und ei-
nem Wellenldngenbereich von 0.2 - 2.0 mm ist es fiir die vorgenommenen Messungen

optimal geeignet.

Zur Berechnung der Strahlbreiten 6, (,Beam size“) des Teleskops bei verschiedenen
Messfrequenzen v, werden die Angaben der APEX-Website [I14] zu

frequenzabhéngiger Teleskopstrahlgréffe mit einer Funktion der Form

0 (v) = a+ 1 (14)

14

interpoliert (vgl. Abb. 9). Die inverse Frequenz-Proportionalitdt der Formel stammt

dabei aus der maximalen Auflésungsgrenze, denn nach dem Rayleigh-Kriterium gilt

19



fiir den gerade noch auflosbaren Winkel eines Teleskops 6 ~ 1.22 - % mit der

Wellenldnge A und dem Teleskopdurchmesser D.

Durch die Interpolation von Gleichung 14 konnen die Parameter o und [ berechnet
werden:
a = (3.58 £ 0.06) arcsec

B = (5970 £ 21) arcsec - Hz
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Abbildung 9: Strahlbreiten des APEX-Teleskops zu gegebenen Frequenzen

3.6.1 Messzeitermittlung

Die Zeit, die das APEX-Teleskop eine bestimmte Quelle bei entsprechender Frequenz
fiir aussagekraftige Emissionslinien observieren muss, kann mithilfe des , Integration
time estimator“ der APEX-Website [I4] bestimmt werden. Hier miissen aufler der
zu messenden Frequenz noch fiinf weitere Angaben iiber die Quellenposition und die
vermuteten Spektrallinien getroffen werden. Bei diesen Angaben handelt es sich im
Einzelnen um die Auflésung Av der Kanéle in kTm, der Wassersidule der Atmosphére
zum Beobachtungszeitpunkt in mm, die Hohe der astronomischen Quelle iiber dem

Horizont in Grad und ein Wert fiir das maximale Rauschen des Spektrums in Kelvin.

Wiéhrend fiir die Auflésung ein mittlerer Wert von Av = 0.25 k?m angenommen wird,
kann auch die Wassersdule mit einem fiir den Beobachtungszeitraum durchschnittli-

chen Wert von 2 mm abgeschétzt werden.
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Die Hohe der astronomischen Quelle iiber dem Horizont ist ebenfalls fiir die Be-
stimmung der Wassersdule in der Messung relevant, da hierdurch das Volumen der
Atmosphére zwischen Teleskop und Quelle beeinflusst wird. Fiir R CrA - IRS 5A
betrigt dieser Wert in dem Messzeitraum durchschnittlich hgp = 65° und fiir IRAS
2A hgp =30"°.

Der Wert fiir das maximale Rauschen soll mit einer Genauigkeit von mindestens 3o
bestimmt werden. Zur Berechnung dieses Wertes wird ein Programm benutzt, das
aus gegebener Rotationstemperatur und erwarteter Sdulendichte eines Molekiils (vgl.
Abschnitt 3.4) die Linienintensitéten einer Quelle ermittelt. Die Rechnung basiert auf
einem umgekehrten Rotationsdiagramm, das in Abschnitt 5.2 eingehender erldutert

wird.

Fiir eine Frequenz von 219 GHz berechnet das Programm eine Linienintensitéit von
0.174 K - kTm, was unter Beachtung der Teleskop-Effizienz eine effektive Temperatur
T¢fs der Linie von 0.066 K bedeutet. Fiir eine 3o-Detektion darf das Rauschen ma-
ximal ein Drittel dieses Wertes, also 0.022 K, betragen.

Mit diesen Angaben und der Auswahl des Messmodus ,, Position Switching “ berechnet

der Time-Estimator eine Integrationszeit von 64 min.

Die berechneten Integrationszeiten sind fiir alle relevanten Frequenzen der Beobach-
tung beider Quellen in Tabelle 3 dargestellt.

Quelle Frequenz | T.yy | Integrationszeit

[GHz] K] [min)]

219.167 0.066 64

R CrA - IRS 5A 251.915 0.079 82
318.223 0.085 141

219.167 0.054 148

IRAS 2A 251.915 0.063 198
318.223 0.104 282

Tabelle 3: Berechnete Messzeiten fiir eine Detektion mit einer Genauigkeit von mindestens 3o der
H50O5-Linien
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4 Beobachtungen

Bei den vorliegenden Messdaten handelt es sich um die Ergebnisse einer Messkam-
pagne im September 2015, die mit dem APEX-Teleskop in Chile (vgl. Abschnitt 3.6)
durchgefiihrt wurde.

Fiir die Quelle R CrA - IRS 5A wurden drei verschiedene Frequenzbereiche observiert,
wihrend die Daten fiir die Quelle IRAS 2A nur iiber einen Frequenzbereich, dafiir

aber an drei verschiedenen Positionen (vgl. Abschnitt 3.5.2) ermittelt wurden.

Fiir die Messungen in den Frequenzbereichen um 219 und 251 GHz kann der APEX-1-
Receiver gewéhlt werden, wihrend die Frequenzen um 318 GHz in den Arbeitsbereich
des APEX-2-Receivers fallen.

Eine Ubersicht iiber die Beobachtungen, den zugehérigen Frequenzbereich und die
Anzahl der Scans pro Beobachtung liefert Tabelle 4. Eine hohere Anzahl an Scans

ldsst dabei auf eine langere Integrationszeit schlieflen.

’ Quelle ‘ Frequenzbereich [GHz] ‘ Anzahl der Scans ‘ Receiver ‘
[216.964; 220.964] 1008 APEX-1
R CrA - IRS 5A [249.915; 253.915] 288 APEX-1
[316.223; 320.223] 180 APEX-2
IRAS 2A Position 1 [216.964; 220.964] 180 APEX-1
IRAS 2A Position 2 [216.964; 220.964] 360 APEX-1
IRAS 2A Position 3 [216.964; 220.964] 780 APEX-1

Tabelle 4: Ubersicht iiber die durchgefithrten Beobachtungen, den zugehérigen Frequenzbereich,
die Anzahl der Scans und den verwendeten Receiver

Diese Arbeit befasst sich nicht mit der Katalogisierung aller in der Quelle beobach-
teten Molekiilen, sondern legt den Fokus auf die Anwendbarkeit und Effizienz der
verschiedenen Auswertungsmethoden. Der Umgang mit den beobachteten Daten soll
erlautert und die angewendeten Vorgehensweisen anschliefend diskutiert werden, so-
dass sich die Auswertung der Messdaten nur auf wenige, vorher festgelegte Molekiile
bezieht. Bei diesen handelt es sich um H,CO, CH30H, HOy und HO,, wobei die
beiden letzteren kaum bzw. im Falle von HO, keine nachweisbaren Linien ergeben
haben. Fine genaue Analyse aller Molekiillinien, die in den Beobachtungsdaten vor-

handen sind, wird in einer anderen Arbeit der Laborastrophysik-Gruppe erfolgen.

In der Molekiiliibersicht (Tabelle A1 im Anhang) sind alle Frequenzen aufgelistet,
die den Rotationsiibergéngen der vier genannten Molekiile im observierten Frequenz-

bereich entsprechen und somit -zumindest theoretisch- detektierbar gewesen wéren.
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5 Auswertung der Messdaten

5.1 Analyse mit CLASS

Zu einer ersten Analyse der Messdaten wird das Programm Casa Line Analysis Soft-
ware Suite (kurz: CLASS) von GILDAS Software verwendet, das kostenlos auf der
Homepage des Instituts fiir Radioastronomie im Millimeterbereich (IRAM) [I5] her-
untergeladen werden kann und speziell fiir die Bearbeitung von Messdaten eines

Radioteleskops ausgelegt ist.

Um das Programm zu starten, die Messdatei (.apex) einzulesen und anschlieBend die
gewiinschte Quelle und Linienposition auszuwéhlen, muss folgende Befehlsreihenfolge

in die Konsole eines Linux-Betriebssystems eingegeben werden:

Befehl Zusatz (Beispiel) Operation
class - Programm starten
file in Dateipfad /Dateiname.apex Datei 6ffnen
set telescope APEX Teleskop wihlen
set source RCRA-IRS5 Quelle wéhlen
set line HOOH219 Linie wéhlen
find - Ausgewihlte Messdaten auflisten
stitch - Gefundene Messdaten sortieren

Anschlieflend kénnen weitere Operationen, wie z.B. die Darstellung von Emissions-
und Absorptionslinien und das Anpassen von Gauf3-Profilen iiber mehrere CLASS-

Befehle durchgefiihrt werden, die in Tabelle A2 im Anhang einsehbar sind.

In diesem Teil der Auswertung wurden sdmtliche Frequenzen, die den Rotationsiiber-
giangen der vier relevanten Molekiile entsprechen, auf oben erldutertem Weg nach
moglichen Absorptions- und Emissionlinien untersucht und -falls eine erkennbare

Linie vorhanden war- wurde an diese ein Gauf-Profil angepasst.

Im Folgenden bezieht sich die beispielhafte Auswertung der Messdaten vorallem auf
das Molekiil H,CO aus den Messdaten der Quelle R CrA - IRS 5A. Der Grund fiir die
Fokussierung aus grade dieses Molekiil wird in der Spektrallinieniibersicht in Anhang
A4 deutlich. Dort werden die Spektrallinien einer CH3OH-Linie bei 218440 MHz und
einer HoCO-Linie bei 218475 MHz fiir alle vier Beobachtungspositionen gezeigt, aber
nur bei den Linien in den Quellen R CrA - IRS 5A und IRAS 2A unterscheiden sich

diese ausreichend vom Rauschpegel.
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Die theoretischen Daten aus dem JPL-Katalog sagen fiir das HoCO-Molekiil eine
Linie mit hoher Intensitéit (—2,77 nm?MHz) bei einer Frequenz von 218222 MHz
vorher (vgl. Molekiiliibersicht, Tabelle A1 im Anhang). Tatséchlich befindet sich an
dieser Stelle ein Intensitdtsmaximum in den Messdaten wieder. An dieses wird nun ein
GauB3-Profil angepasst und die von CLASS berechneten Werte fiir die Flache unter der
Kurve (,Area“ in K- MHz), die Position in MHz, die Linienbreite (, Width“ in MHz)
und das Intensitdtsmaximum (,Tpeak in K) einschlieBlich Fehler wiedergegeben
(vgl. Abb. 10).

SIC Window GREG CLASS Demos Help

Pencil ¥ Marker ¥ Hardcopy Draw Clear Edit Lut

0;0 RCRA-IRSEA  HOGHZ1® AP—HZ01—X20- O:19-SEP-2015 R:19-JUL-2016
RA: 18:01:48.06 DEC: —36:57:21.6 Eq 2000.0 Rad. 0.0° Offs: +0.3 —0.6
Unknown  tau: Q147 Tays: 1700 Time: 3.01E+02Zmin Bk Q.0
N: 52429 |3 26214.6 0 5700 Dv: —0.1045 LER

: 740
FO: 218964.000 Df: 7.6301E-02 Fi: 230564961

I . . . . 1 . . M- I . . M-
218215 218220 218225 21R230
Rest Frequency (MHz)

Terminal
Observation @ RMS of Residuals : Base = 1.46E-82 Line = 6.46E-02
Bad fit

Area Position width Tpeak
( ©.006) -741.674 ( ©.001) 1.614 ( 0.003) 1.9693

Abbildung 10: Auswertung der Messdaten der Quelle R CrA - IRS 5A bei einer Frequenz von
218220 MHz mit dem Programm CLASS. In dem Terminal-Fenster sind die von CLASS berech-
neten Werte fiir Fliche unter der Kurve (,,Area®), die Position, die Linienbreite (, Width“) und
das Intensititsmaximum (,, Tpeak®) inklusive Fehlerwert angegeben. Bei der hier gezeigten Linie
handelt es sich um den Ubergang 30,3 = 20,2 des Molekiils HCO.

Da es sich bei der Positionsangabe fj;,e nur um einen Relativwert zu der Bezugsfre-
quenz Fy = 218964 MHz (ebenfalls in Abb. 10 oben angegeben) handelt, muss diese

noch in die tatséchliche Frequenz f wie folgt umgerechnet werden:
f = Fy+ fine = 218964 MHz + (—741.674 MHz) = 218222.326 MHz
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Der zugehorige Fehler ergibt sich mit 6f = 0.001 MHz direkt aus dem Fehler der
Positionsbestimmung von CLASS, da die Bezugsfrequenz keinen Fehler aufweist.

Fiir spatere Berechnungen wird aufler dem Wert fiir die Frequenz noch die Angabe
der Fliche unter der Kurve (,Area®) in K-£2 benétigt. Dazu wird die Skalierung der
horizontalen Achse mittels Befehl ,;set unit v auf Geschwindigkeitseinheit umgestellt
und der Fit erneut durchgefiihrt. Alle benotigten, berechneten Ergebnisse zu dieser

Linie sind nun vorhanden und in Tabelle 5 notiert.

Die Molekiiliibersicht lésst jetzt vermuten, dass -wenn HoCO tatséchlich in der Quelle
vorhanden ist- auch die etwas schwichere Linien des Molekiils bei den Frequenzen
218475.6320 MHz und 218760.0660 MHz im Spektrum erkennbar sein sollten. Eine
Untersuchung bestétigt diese Vermutung und ergibt die in Abbildung 11 und 12
dargestellten Linienverldufe. Bei einer Frequenz von 316456.8304 MHz ist keine klare
Linie erkennbar, was sehr wahrscheinlich auf die deutlich geringere Intensitét dieses

Ubergangs im Vergleich zu den anderen Ubergangen zuriickzufiihren ist.

Intensity / K
o
=
o

0.05 -

0.00 +

-0.05

5 10 15 20 25 30 35 40 45
Frequency / MHz +2.1845e5

Abbildung 11: Darstellung der Messdaten der Quelle R CrA - IRS 5A bei einer Frequenz von
218475 MHz. Diese Frequenz entspricht dem Ubergang 32,2 = 29,1 des Molekiils HoCO.
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Abbildung 12: Darstellung der Messdaten der Quelle R CrA - IRS 5A bei einer Frequenz von
etwa 218760 MHz . Diese Frequenz entspricht dem Ubergang 32,1 = 22,9 des Molekiils HCO.

Die von CLASS aus der GauB-Anpassung berechneten Werte sind in Tabelle 5 auf-

gelistet.
Ubergang Theoret. Gemessene Intensitit Width Tpeak
JII(G,KC — le(ch Frequenz Frequenz [KkTm] [MHZz] K]
[MHZz] [MHZz]
30,3 = 20,2 218222.1920 £ 0.0100 | 218222.326 +0.004 | 2.908 +0.006 | 1.014 £ 0.003 | 1.9693
3220 — 291 218475.6320 £ 0.0100 218475.80 + 0.01 0.265 £ 0.006 0.98 £ 0.03 0.1855
32,1 — 220 218760.5250 £ 0.0100 218760.23 + 0.01 0.326 £ 0.006 1.05+0.03 0.2142

Tabelle 5: Anpassungswerte der in Abbildung 10, 11 und 12 gezeigten Linien fiir das Molekiil
H>CO in der Quelle R CrA - IRS 5A.

Auf diesem Weg wurden die Frequenzen zu den Rotationsiibergéingen sémtlicher

relevanter Molekiile untersucht und ausgewertet. Die Ergebnisse konnen in Tabelle

A3 im Anhang eingesehen werden.
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5.2 Erstellung von Rotationsdiagrammen

Die in Kapitel 3 erhaltenen Ergebnisse ermoglichen die Erstellung von Rotationsdia-
grammen, aus denen Riickschliisse {iber die Sdulendichten und Rotationstemperatu-

ren der Molekiile in den Quellen gezogen werden konnen.

Fiir die Erstellung eines Rotationsdiagramms ist die Anzahl der observierten Spek-
trallinien eines Molekiils entscheidend. Da an die Messergebnisse eine Gerade ange-
passt wird, miissen mindestens zwei Spektrallinien observiert und analysiert worden

sein, mehr Linien ergeben aber einen wesentlich praziseren Fit.

Zur Berechnung der Saulendichte N und der Rotationstemperatur 7)., mittels

Boltzmann-Plot® wird ein Rotationsdiagramm nach folgender Formel erstellt:

3]{73 fTRdV NT Eup 1
1 . . =1 — 15
" (77 87T3 V- gup : N2S> " (Q(Trot)) kB Trot ( )

Bei den vorkommenden Grofien auf der linken Seite handelt es sich um den teleskop-
und quellenabhéngigen , beamfilling “-Faktor 7, die mit CLASS bestimmten Werte
fiir die Linienintensitét (,Area) [ Trdv einer Spektrallinie in K-kTm, die zugehorige
Position v in MHz, den Entartungsgrad des oberen Energieniveaus g,;, und den mo-

lekiilabhéngigen Term p2S, bestehend aus Dipolmoment und Linienstéirke.

Auf der rechten Seite treten die zu bestimmemde Siulendichte Ny in ecm™2 und die
Rotationstemperatur 7, in K auf, sowie die vorher interpolierte Zustandssumme
@ (7) und die Energie des oberen Zustandes des Rotationsiiberganges E,, in K. Die

Boltzmann-Konstante kg und die Kreiszahl m beschreiben dagegen konstante Werte.

Fiir jede beobachtete Spektrallinie wird die linke Seite von Gleichung (15) berechnet
und anschliefiend eine Gerade der Form y () = maz + n durch die Punkte gezogen.
Die Sédulendichte Ny kann dann aus dem Wert fiir den y-Achsenabschnitt n und die

Rotationstemparatur aus dem Wert der Steigung m erhalten werden.

Zur Durchfiithrung des Plots fehlen an dieser Stelle deswegen nur noch die genauen
Werte fiir den molekiilabhéingigen Term p25, den oberen Energiezustande E,, in der

Einheit Kelvin und den beamfilling-Faktor 7.

Der Wert fiir 425 kann durch Umstellung einer Gleichung fiir die Intensitiit einer

Spektrallinie erhalten werden [21]. Mit der Vakuumlichtgeschwindigkeit ¢ und dem

°[6]
10[23] S. 619
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Planckschen Wirkungsquantum A folgt:

by _ 87 I(300K) - Q (300K)
3hCV . eXp ( Elow[K]> <1 _ eXp (

(16)

7))

Die Werte log,, (1(300K)), Q (300K) und Ej,, [cm™!] kénnen den Molekiildatenbanken
entnommen werden, wobei die Umrechnung von Ej,,, in Wellenzahlen zu Ej,,, in Kel-
vin mithilfe des Faktors 1.4388 K - cm erfolgt.

E,, [K] kann iiber dieselbe Umrechnung und die Beziehung E,,[K| — Ejp[K]| = Z—;

berechnet werden.
Als letzter, noch fehlender Parameter wird der beamfilling-Faktor n iiber folgende
Formel aus der Winkelausdehnung der beobachteten Quelle 65 und der frequenz-

abhingigen Strahlgréfie des Teleskops 6, (vgl. Abschnitt 3.6) berechnet werden'!:

QQ
07 + 62

n= (17)

0, betragt fiir die Quelle R CrA - IRS 5A 6, p = 24.00” und fiir die IRAS-Positionen
1,2 und 3 0,1 = 22.55".

Die Durchfithrung der Berechnungen erfolgt mit einem Python-Script. Hierfiir werden
die Linieninfomationen der entsprechenden Linien aus CLASS in ein ,,observation-
file“ geschrieben, auf dessen Grundlage das Programm dann Rotationsdiagramme
erstellen kann. Im Anhang A5 wird beschrieben, wie diese Linieninformationen fiir

die Anwendung aufbereitet werden miissen.

Das Python-Script fithrt all die genannten Rechenschritte aus, erstellt ein Rotati-
onsdiagramm und bestimmt daraus die Sdulendichte und Rotationstemperatur des
Molekiils in der astronomischen Quelle. Anschlieend wird das Gesamtergebnis aus-
gegeben. In Abbildung 13 wird dieses wieder beispielhaft fiir HoCO aus der Quelle
R CrA - IRS 5A dargestellt.

18] s. 2
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5000 Fig. 1: Partition function T vs Q(T): ./data/H2CO-JPL-Q.txt
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Abbildung 13: Rotationsdiagramm fiir das Molekiil H,CO in der Quelle R CrA - IRS 5A. Oben:
Zustandssumme Q(T), unten: mit Gleichung (15) berechnete Werte aufgetragen iiber die Energie

des oberen Zustandes des Rotationsiiberganges E,,, in K

Eine Ergebnis-Ubersicht fiir alle mit dieser Methode gewonnenen Daten fiir die be-

obachteten Spektrallinien in den astronomischen Quellen ist in Tabelle 6 dargestellt.

Observation Trot | 0Trot Nt ONT
(K] (K] [em—?] [em—?]
H,CO - R CrA 30 4 4.12-10' | 0.09-10%3
CH30H - R CrA 28 - 3.20-10'3 -
H,CO-IRAS2A 1 272 235 5.00 - 10'3 | 0.07-10'3
CH30H - IRAS 2A 1 40 - 2.89.10%3 -

Tabelle 6: Ergebnisse der Datenauswertung mit Rotationsdiagramm. Eine Angabe ohne Fehler
bedeutet, dass das Programm fiir diesen Wert keine Unsicherheit berechnen kann.
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5.2.1 Uberpriifung der H,0,-Detektion von P. Bergman et al.

Die Auswertung der Beobachtungsdaten in Abschnitt 5.1 hat gezeigt, dass in beiden
observierten Quellen trotz der vielversprechenden Vorhersagen des Shell-Modells kei-
ne eindeutigen HyO,-Linien entdeckt werden konnten (vgl. Tabelle A3 im Anhang).
Diese Tatsache zieht unmittelbar die Frage nach der Richtigkeit des Shell-Modells mit

sich. Welche Annahmen stecken in dem Modell? Woher stammen diese Annahmen?

Das Shell-Modell basiert auf dem chemischen Modell von Du et al. [10] (vgl. Ab-
schnitt 3.4), dessen Berechnungen fiir das Wasserstoffperoxid-Molekiil auf der bisher

einzigen, verifizierten HyOq-Detektion von P. Bergman et al. [4] basieren.

In der Verdffentlichung ., Detection of interstellar hydrogen peroxide “ von P. Bergman
et al. aus dem Jahr 2011 [4] wird diese erstmalige Detektion von Wasserstoffperoxid
in der Quelle p Oph A beschrieben. In ihrer Untersuchung konnte die Gruppe folgende

Linien und zugehoérige Daten bestimmen:

Freq. Beam size ULSR FWHM f T o dv?
(MHz) (arcsec)  (kms™) (kms™')  (Kkms™)
219 167 28 3.8 0.84 0.167(0.018)
251915 25 3.7 0.75 0.165(0.018)
268 961 23 3.7 (1.2) 0.040(0.011)
318223 20 3.8 0.78 0.106(0.013)
318712 20 <0.044
670 596 9 <0.12b
<0.051¢

Tabelle 7: Von P. Bergman et al. [4] observierte Spektralinien des Molekiils HyO4 in der Quelle p
Oph A

Wiihrend es sich bei der 268 GHz-Linie um einen Ubergang mit einer Multiplizitét
von 1 handelt, d.h. bei antiparallel ausgerichteten Kernspins der
Wasserstoft-Molekiile, weisen die drei weiteren detektierten Linien aufgrund parallel
gerichteter Kernspins eine Multiplizitdt von 3 auf. Die Linien bei 318 GHz und

670 GHz konnten nicht eindeutig identifiziert werden.

Mit diesen Angaben und einer Quellengréfie von 65 ,0,, = 24.00” wurde von P. Berg-
man et al. ebenfalls ein Rotationsdiagramm erstellt und eine Rotationstemperatur
von Ty, = 21.6+2.8 K sowie eine Sdulendichte von N = (7.9 £ 2.8)-10' cm ™ fiir das
Molekiil HyO4 berechnet. Das zugehorige Diagramm ist in Abbildung 14 dargestellt.
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Abbildung 14: Rotationsdiagramm fiir HoO2 von Bergmann et al. [4]

Um die Funktion des unter 5.2 beschriebenen Rotationsdiagramms iiberpriifen zu
konnen, werden weitere Informationen -u. A. die Energie E,, und der Entartungsgrad
gri des energetisch oberen Zustandes- aus den Molekiildatenbanken entnommen und

den von Bergman et al. observierten Spektrallinien zugeordnet (vgl. Tabelle 8).

Ubergang Frequenz Eup gr ‘dik | 9gr | gk
Tioc. = ko, | [MHz] | [K]

30,3 = 21,1 219166.86 | 31.24 21 3 7

61,5 — 90,5 251914.68 | 65.50 39 3 13

40,4 — 31,2 268961.17 | 41.10 9 1 9

50,5 — 41,3 318222.526 | 53.41 33 3 11

Tabelle 8: Von Bergmann et al. [4] detektierte Spektrallinien des Molekiils H,Os mit Angaben
zur Energie des oberen Zustandes Eup, sowie dem statistischen Spin-Gewicht (Multiplizitét) gr und

dem Entartungsgrad des oberen Zustandes gx [I1].

Anhand dieser Daten kann nun mit drei der vier detektierten Linien ein Rotations-
diagramm erstellt werden. Die Linie bei 268 GHz wird nicht mit einbezogen, da diese
eine Multiplizitét von 1 aufweist (A-Zustand) und deshalb eine abweichende Rotati-
onstemperatur haben kann. Mit den verbleibenden drei Linien einer Multiplizitat von
3 (B-Zustand) bei 219, 251 und 318 GHz kann aber ein Rotationsdiagramm erstellt
werden und dariiber die Rotationstemperatur und Sdulendichte des Molekiils berech-
net werden. Die ermittelten Ergebnisse T;os = 16 £+ 8K und N = (10 £5) - 10! cm 2

weichen dabei offenbar von denen Bergmans et al. ab.
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Auf der Suche nach den Ursachen dieser Diskrepanz wurde zunéchst die vierte ob-
servierte Linie mit einer Multiplizitdt von 1 ebenfalls mit in das Rotationsdiagramm
eingebunden. Die Ergebnisse T, = 14 £ 9K und N = (1 £7) - 10'2cm™2 zeigen
dabei immer noch deutliche Abweichungen zu den von Bergman et al. angegebenen
Werten (vgl. Abb. 15, blaue Datenpunkte).

-4 Rotational diagram

23+

2 : t Total N(HQOH)
= E L ]
E : __F N[HOOH,:
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N (3k | Tppdv } © NL 1 |[E.);
In (—ﬂ) =In (% fu"m) = In (———) = (—ug)
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Abbildung 15: Rotationsdiagramm fiir HyOy unter Verwendung von vier observierten Spektral-
linien und unter Beachtung der vollsténdigen Spin-Gewichtung (blau). Die Punkte im Hintergrund
(rot) zeigen die von Bergman et al. ermittelten Werte. (Bild: G. Fuchs)

Erst unter alleiniger Verwendung der Multiplizitat g; = 3 fiir alle vier HyOq-Linien,
d.h. bei Vernachlassigung der vollstdndigen Spin-Gewichtung ¢,, = gx - g5 in Glei-
chung 15 und ohne Beriicksichtung der korrekten Multiplizitdt der A-Zustand-Linie
bei 268 GHz, stimmen die berechneten Punkte sehr genau mit denen von Bergman
et al. iberein (vgl. Abb. 16).

Durch eine Anpassung der Punkte iiber die blaue Gerade in Abbildung 16 betragen
die berechneten Werte Ty, = 24 £ 12K und N = (6 £ 3) - 102 cm™2 .
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Abbildung 16: Rotationsdiagramm fiir HoO5 unter Verwendung von vier observierten Spektralli-
nien, ohne Beachtung der vollstdndigen Spin-Gewichtung. Die blaue Gerade stellt die Regressions-
Gerade des Rotationsdiagramms dar, wihrend es sich bei der roten Gerade um die von Bergman
et al. bestimmten Werte handelt. (Bild: G. Fuchs)

Diese Werte stimmen zwar im Rahmen der Fehler mit den Ergebnissen von Bergman
et al. iiberein, die Tatsache, dass trotz der identischen Positionen der Punkte im Ro-
tationsdiagramm die Regressions-Geraden verschiedene Steigungen -und damit auch

verschiedene Saulendichten und Temperaturen- aufweisen, bleibt aber erstaunlich.
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5.3 Auswertung der Ergebnisse mit myXCLASS

Eine andere Moglichkeit zur Bestimmung von Rotationstemperaturen und Séaulendichten
bietet das Programm myXCLASS [18]. Dieses bietet in Kombination mit den Daten
aus CLASS eine Option zur Auswertung der Messdaten.

Sobald dem Programm die Beobachtungsdaten iibergeben und die darzustellenden
Molekiile angegeben worden sind, erzeugt es auf Grundlage der CDMS-Datenbank
und des JPL-Katalogs ein synthetisches Spektrum fiir die gewiinschten Molekiile.

Dafiir werden ausgewéhlte Parameter von dem Programm so eingestellt, dass das

erzeugte Spektrum den experimentellen Daten bestmoglichst entspricht.

Zur Anwendung der auf Python basierenden Version des Programms werden vier

Dateien benotigt:

1. Das observierte Spektrum in ascii-Format (kann von CLASS aus den Messdaten

erzeugt werden)

2. Eine ,Molfit“-Datei, in der die Molekiile und fiinf Parameter (Quellengréfie
0,, Rotationstemperatur T,,;, Sdulendichte Ny, Linienbreite V4, und Offset
V,sr) aufgelistet sind, die an die Beobachtungsdaten angepasst werden sollen
(vgl. Abb. 17)

3. Eine ,,Isonames“-Datei, in der die zu beriicksichtigenden Isotopomere und ihr

Mengenverhéltnis zu den Hauptmolekiilen stehen

4. Eine ,,Observation“-Datei, in der der Bezug zu dem beobachteten Spektrum
(siehe 1.), der Isonames-Datei, sowie den Randbedingungen (Frequenzbereiche,

Anzahl der Dateien etc.) der Beobachtung festgelegt werden

Beispielhaft wird hier das Vorgehen fiir die Quelle R CrA - IRS 5A erlautert, das
Vorgehen fiir die Quelle IRAS 2A erfolgt aber analog.

Zuerst wird in der Molfit-Datei festgelegt, fiir welche Molekiile die Auswertung er-
folgen soll und welche der fiinf oben genannten Parameter bereits gegeben sind. Die
Anzahl der anzupassenden Parameter sollte die Anzahl der vorhandenen Spektralli-

nien dabei nicht iiberschreiten, um den Parameterraum nicht unterzubestimmen.
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% Number of molecules 3
%

% schema:

2

% name of molecule number of components

% f:  low: up: s_size: T: low: wp: T rot: f: low: up: N_tot: f: Tlow: wp: V width: f: Tlow: wp:
Vv off: AFlag:

%

%
H2C0;v=0;
n

+01 y e+01 y e+ e+ e+
y e+0 n - - C
%
%
CH30H; v=0;
n e+01 y e+0l y e+ e+ e+
1% n 4
%
%
H202;v=
n e+0l y e+l y e+ e+ e+

Abbildung 17: Beispiel einer Molfit-Datei. In dieser Datei stehen die Molekiile HoCO, CH30H
und H5Os. In der Zeile unter dem Molekiilnamen kénnen fiir die fiinf angegebenen Parameter
jeweils vier weitere Angaben gemacht werden: 1) Anpassen des Parameters ja (y) oder nein (n) 2)
minimaler Wert 3) maximaler Wert 4) tatséchlicher Wert

In dem Beispiel von R CrA - IRS 5A sind die Quellengroe 0, p = 24"und ein Offset
von Vorp = —0.16 MHz bekannt und kénnen deshalb direkt mit konstanten Werte
angegeben werden. Die Parameter Rotationstemperatur 7)., , Sdulendichte Ny und

Linienbreite V4 sollen angepasst werden.

Nachdem alle gewiinschten Isotopomere und ihr Verhéltnis zum Hauptmolekiil in der
Isonames-Datei aufgelistet wurden, wird in der Observation-Datei ein Bezug zwischen
den drei anderen Dateien hergestellt. Danach kénnen in der Python-Steuereinheit
noch einige physikalische und mathematische Feineinstellungen, wie z.B. die Anpas-
sung der Baseline oder die Anzahl der Iterationsschritte, getroffen werden. Anschlie-

Bend werden die Berechnungen gestartet.

Das Programm vergleicht jetzt die Positionen und Intensitéiten der Spektrallinien
des beobachteten Spektrums mit denen in der Molfit-Datei. Auf Grundlage dieser
Informationen berechnet es diejenigen Parameter neu, die in der Molfit-Datei mit (y)
gekennzeichnet sind. Dann wird mit den neuen Daten ein synthetisches Spektrum

erzeugt.

Optimalerweise sollten beobachtetes und synthetisches Spektrum genau iiberein-
stimmen. Dieser Bestfall wurde in der Auswertung nicht erreicht; das synthetische

Spektrum zeigt leichte Abweichungen in den erzeugten Molekiillinien (vgl. Abb. 18).
In dem dargestellten Frequenzbereich von 218000 MHz bis 219000 MHz sind insge-

samt vier Linien zu erkennen. Bei diesen handelt es sich um drei HyCO-Linien mit den
Frequenzen 218222 MHz, 218475 MHz und 218760 MHz und eine CH3OH-Linie bei
der Frequenz 218440 MHz. Wiahrend die CH3OH-Linie im synthetischen Spektrum
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(rot) etwas unterhalb des experimentellen Spektrums (schwarz) liegt, wird die In-
tensitat der zweiten HoCO-Linie im synthetischen Spektrum leicht iiberschétzt. Fiir
H50, konnte keine deutliche Linie gefunden werden, anhand derer eine synthetische

Anpassung sinnvoll gewesen wire.
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Abbildung 18: Darstellung eines synthetischen Spektrums der Quelle R CrA - IRS 5A im Fre-
quenzbereich um 218500 MHz. Zu sehen sind die Spektrallinien der Molekiile HoCO und CH3OH

(links), sowie eine Vergrofierung des eingezeichneten Ausschnittes (rechts).

Die angepassten Werte fiir die Rotationstemperatur 7,.,; , Sdulendichte Ny und Li-
nienbreite V4, mit denen des synthetischen Spektrums erzeugt wurde, kénnen in
einer neu erzeugten Molfit-Datei eingesehen werden und sind das Resultat dieser

Auswertungsmethode.

Fiir das Molekiil HoCO in der Quelle R CrA - IRS 5A ergeben sich fiir die beiden

obigen Parameter folgende angepasste Werte:
Trot = 26.5K
Nr=3.1-10"cm™
Viiatn = 1.3 MHz

Der Fehler dieser Werte wird von myXCLASS nicht direkt angezeigt. Das Prgoramm
erzeugt aber eine Grafik, in der die Fehler der Linien des synthetischen Spektrums
quadratisch dargstellt werden (vgl. Abb. 19). Bei der Betrachtung der Graphik sei

besonders auf die unterschiedliche Skalierung der vertikalen Achse verwiesen.
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Abbildung 19: Fehlerdarstellung des synthetischen Spektrums der Quelle R CrA - IRS 5A im
Frequenzbereich um 218500 MHz

Mit diesem Verfahren werden die Rotationstemperaturen, Sdulendichten und Lini-
enbreiten auch fiir die anderen Molekiile und Quellen durchgefiihrt. Hierbei ist an-
zumerken, dass fir zwei der drei IRAS 2A Messungen (auf den Positionen 2 und
3) sehr starke P-Cygni-Profile im Spektrum auftreten. Da myXCLASS diese Profile
nicht ohne Weiteres erkennen und damit sinnvoll anpassen kann, sind die Ergebnisse
dieser Messwerte nicht mit in die Auswertung einbezogen. Die Gesamtergebnisse der
myXCLASS-Auswertung sind damit vollsténdig in Tabelle 9 dargestellt.

Observation Trot Nt Vwidth
K] [cm_2] [MHz]
H5CO - R CrA 26.5 | 3.1-1013 1.3

CH30H - R CrA 13.4 | 5.5-1013 0.9
H,CO - IRAS2A 1 | 117.7 | 2.3-10% 1.0
CH30H - IRAS 2A 1 | 192.3 | 9.1-10' 5.6

Tabelle 9: Ergebnisse der Datenauswertung mit myXCLASS
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6 Vergleich der Auswertungsmethoden

Ein Vergleich der Ergebnisse der beiden verwendeten Auswertungsmethoden -die Er-
stellung eines Rotationsdiagramm und die Anwendung des Programms myXCLASS-
ist in Tabelle 10 dargestellt.

Quelle Molekiil | Rotationsdiagramm myXCLASS
T’!‘Ot NT T'r'ot NT
K] [108Bem™2] | [K] | [10¥cm™?]
H,CO 30+4 4.124+0.09 | 26.5 3.1
R CrA - IRS 5A 2 : :
CH3;0H 28 + inf 3.20 + inf 13.4 5.5
H,CO 272 +£235 | 5.00+£0.07 | 117.7 23.4
TRAS 2A 1 2 : :
CH3;0H 40 + inf 2.89 +inf | 192.3 91.1

Tabelle 10: Ergebnisse der Auswertungen mit Rotationsdiagramm und mit myXCLASS

Aufgrund fehlender Unsicherheitsangaben der mit myXCLASS bestimmten Daten
und den teilweise unendlich hohen Fehlern der Rotationsdiagramm-Werte sind Aus-
sagen iiber die Konsistenz der Ergebnisse nur schwer moglich. Immerhin sind die

GroBlenordnungen der Ergebnisse aber weitesgehend identisch.

Um den Ursprung der abweichenden Resultate ergriinden zu kénnen, soll im folgen-
den Abschnitt naher auf die intrinsisch verschiedene Methodik der beiden Berech-

nungsarten eingegangen werden.

Rotationsdiagramm

Auf Grundlage der Linieninformationen aus CLASS wird mithilfe des in Abschnitt

5.2 erlduterten Programms ein Rotationsdiagramm erstellt.

Da die Berechnung der Sdulendichte und Rotationstemperatur eines Molekiils iiber
das Rotatonsdiagramm ausschliellich auf Gleichung 15 beruhen, ist die Program-
mierung eines automatisierten Rotationsdiagramms verhéltnisméfig einfach struk-
turiert. Auch fiir Personen mit limitierten Programmierkenntnissen erscheint die
Struktur des Programms schnell plausibel und gewihrt die Moglichkeit, einzelne

Rechenschritte nachzuvollziehen.

Diese Simplizitit hat allerdings Konsequenzen: Fiir die Erstellung eines Rotationsdia-
gramms werden die einfachen, physikalischen Bedingungen eines lokalen, thermischen
Gleichgewichts (LTE), sowie die Inexistenz von Hintergrundstrahlung angenommen.
Damit weist die Anwendung auf komplexere Quellen Unzulénglichkeiten auf. Es feh-

len schlicht die Moglichkeiten, vielschichtige Strukturen realer Objekte mit in die
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Berechnungen einflieen zu lassen. Obwohl diese einfachen Annahmen den wenigsten
astronomischen Quellen gerecht wird, hat sich das Rotationsdiagramm dennoch in
vielen Anwendungen bewéhrt und liefert fiir nicht allzu komplizierte Quellen sinn-

volle Ergebnisse fiir Sdulendichte und Rotationstemperatur.

Die Methodik des Rotationsdiagramms weist gegeniiber der Auswertung mit myX-

CLASS noch zwel nennenswerte Vorteile auf.

Der erste Vorzug ist die direkte optische Kontrolle der Berechnungen. Durch die Po-
sition der Punkte und die Grole der Fehler kann direkt eingeschétzt werden, wie gut
die Regressionsgerade den tatséchlichen Verlauf der Datenpunkte widerspiegelt und
wie sensibel damit die Messwerte T,; und Ny berechnet werden. Auch der spezielle
Fall, in dem die Energien der oberen Zustdnde der Rotationsiibergénge £, zweier
verschiedener Linien denselben Wert aufweisen und damit im Rotationsdiagramm
direkt iibereinander liegen, ist direkt ersichtlich und zeigt, dass eine Berechnung hier

nicht moglich ist.

Den zweiten Vorteil des Rotationsdiagramms gegeniiber myXCLASS ist die unmit-
telbare Eingabe der frequenzabhéngigen Teleskopeffizienz und Teleskopstrahlgrofie.
Diese Daten stammen von den Websites der Teleskopbetreiber und spiegeln damit
die tatsdchlichen Werte.

Zusammengefasst stellt das Rotationsdiagramm also eine Methode dar, die mit ver-
gleichbar wenig Rechenaufwand ein visuell iiberpriifbares Ergebnis fiir Sdulendichte
und Rotationstemperatur eines Molekiils ausgibt. Komplexe Hintergrundbedingun-

gen und besondere Quellenstrukturen bleiben dabei allerdings unbeachtet.

Die Funktion des Programms an sich kann dabei nicht zuletzt durch die Uberein-

stimmung der berechneten Punkte mit den Daten von Bergman et al. [4] (vgl. Ab-
schnitt 5.2.1) und weiteren Publikationen nachgewiesen werden. Gleichzeitig wird
hier aber auch deutlich, auf welch {iberraschende Weise verschiedene numerische

Vorgehen die Ergebnisse trotz identischer Datenlage beeinflussen kénnen.

myXCLASS

Bei myXCLASS handelt es sich um ein sehr komplexes Programm, dass seine Be-

rechnungen auf Grundlage von Strahlungstransportgleichungen'? ausfiihrt.

Nach Einlesen des beobachteten Spektrums passt das Programm bis zu fiinf auswéhl-

bare Parameter (Quellengrofie 0,5, Rotationstemperatur T, Sdulendichte Ny, Lini-

12[7] und [22]
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enbreite Vian, und Offset V,sr) so an, dass ein darauf basierendes, synthetisches

Spektrum den beobachteten Daten bestmoglichst entspricht.

Fiir die Berechnungen wird hier zwar ebenfalls ein lokales, thermischen Gleichge-
wicht angenommen, allerdings besteht ferner die Moglichkeit, multiple Strahlungs-
gebiete innerhalb des Sehstrahls anzugeben. Aulerdem konnen Einstellungen zur
Beriicksichtigung der Hintergrundstrahlung vorgenommen werden. Durch diese zu-
sitzlichen Parameter konnen auch kompliziertere Quellenstrukturen im Programm
wiedergespiegelt werden und machen u. A. die Darstellung verschiedener Spektralli-

nienprofile moglich.

Diese detaillierten Berechnungen haben zwar -wie oben bereits erldutert- den Vor-
teil, dass die Ergebnisse den Feinheiten der realen Gegebenheiten angepasst werden
konnen, allerdings machen sie das Programm fiir Neueinsteiger auch schwer durch-

schaubar.

Ferner bleiben einige weitere Aspekte in der Anwendung von myXCLASS zu beritick-

sichtigen.

So bedingt z.B. der Zusammenhang von anzupassenden und festgehaltenen Para-
metern die Uber- oder Unterbestimmtheit der Gleichungssysteme zur Berechnung
der jeweiligen Groflen und beeinflusst die Ergebnisse mafigeblich. Wie beim Rotati-
onsdiagramm gilt auch hier: Je mehr Spektrallinien eines Molekiils vorhanden sind,
desto besser kann das Programm arbeiten und desto genauer werden die Ergebnisse.
Auflerdem bleibt fiir den Anwender die Frage offen, inwiefern das Programm die Tele-
skopstrahlgroe und -effizienz in die Ergebnisse korrekt einbezieht, da im Programm

lediglich eine Angabe zum Teleskopdurchmesser getroffen werden muss.

Kurzum: Bei myXCLASS handelt es sich um ein anerkanntes und verifiziertes Pro-
gramm, das sich fiir die Auswertung von Spektrallinien vieler Molekiile in den ver-
schiedensten Quellenumgebungen bewédhrt hat. Durch viele Einstellmoglichkeiten
wird das Programm zwar etwas schwieriger in der Handhabung und Durchschaubar-
keit, dafiir wird aber auch der Einfluss vieler realer Gegebenheiten in den Berechnun-
gen ermoglicht. Als Nachteil dieser Methode bleibt die fehlende Unsicherheitsangabe

der Ergebnisse.

Ergebnis

Anhand der genaueren Betrachtung beider Methoden wird schnell klar, dass sich die
Programme schon in den zugrundeliegenden Methoden der Berechnung von Séulen-

dichte und Rotationstemperatur unterscheiden.
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Zusétzliche Diskrepanzen konnen durch die Eingabe von Informationen bzw. Einstel-
lungen hervorgerufen werden, die vor der eigentlichen Berechnung getroffen werden
miissen. Diese Informationen und Einstellungen sind nicht immer exakt bestimmbar,
bzw. eindeutig wihlbar, beeinflussen die Ergebnisse aber mafigeblich. Als Beispiel
kénnen hier z.B. die Genauigkeit der mit CLASS bestimmten Linieninformationen
im Rotationsdiagramm, oder die Kombination der anzupassenden und festgehaltenen

Parameter in myXCLASS genannt werden.

Als Hauptgriinde fiir die unterschiedlichen Ergebnisse beider Methoden kommen da-
mit die unterschiedlichen numerischen Methoden und der damit verbundene inter-
ne Rechenaufwand in Frage, sowie die diirftige Datenlage der enstprechenden Mo-
lekiillinien. Da die Genauigkeit beider, an sich gut iiberpriifter Methoden durch letz-
teres sehr beeinflusst wird, kann als Schlussfolgerung dieses Abschnittes festgehalten

werden:

Je mehr und je intensivere Emissionslinien eines Molekiils im experimentellen Spek-
trum vorhanden sind, desto exakter werden beide Auswertungsmethoden trotz ver-

schiedener numerischer Berechnungen und liefern dhnlichere Ergebnisse.

Da sich unter den vier Molekiilen, auf die sich diese Arbeit beschriankte, nur ein einzi-
ges (HoCO) mit ausreichend aussagekriftigen Emissionslinien im Spektrum befand,
wurden séamtliche Beispielrechnungen auf dieses bezogen. Die Ergebnisse fiir Rotati-
onstemperatur und Sdulendichte liefern sowohl fiir das Rotationsdiagramm als auch
fiir die Berechnungen mit myXCLASS sinnvolle und @hnliche Ergebnisse.
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6.1 Vergleich mit den Vorhersagen des Shell-Modells

Als letzte Uberpriifung zur Aussagekraft der bestimmten Informationen kann ein Ver-
gleich der Auswertungsergebnisse mit den berechneten Werten des Shell-Modells fiir
die Saulendichte der Molekiile herangezogen werden. Dafiir werden die drei Vorhersa-
gen des Shell-Modells mit den Ergebnisse aus Rotationsdiagramm und myXCLASS
in Tabelle 11 zusammengetragen. Alle Angaben sind hier in der Einheit 103cm =2

gegeben.
Quelle Molekiil Shell-Modell Rot.-diagramm | myXCLASS

Ni | N2 (R) | N3 (f) Nz Nr
H,CO 1.50 2.18 2.15 4.12 £ 0.09 3.1

R CrA - IRS 5A :
CH3OH | 0.72 1.10 1.07 3.20 + inf 5.9
H,CO 0.47 0.67 0.61 5.00 £0.07 23.4

IRAS 2A -1 -
CH3OH | 0.49 0.75 0.63 2.89 + inf 91.1

Tabelle 11: Vergleich der Vorhersagen des Shell-Modells mit den Ergebnisse aus Rotationsdia-
gramm und myXCLASS. Alle Angaben sind in der Einheit [103cm 2] angegeben

Auch in diesem Fall fiihrt das Fehlen von Unsicherheiten zu einem erschwerten Ver-
gleich der Daten. Dabei ist dennoch direkt ersichtlich, dass das Shell-Modell die

tatséchlichen Molekiilvorkommen in beiden Quellen unterschéitzt hat.

Durch die Betrachtung der sehr schwachen Linie bei 219166 MHz, die m&glicherweise
von HyO4 stammen kénnte und sich kaum von dem Rauschpegel abhebt (vgl. Abb.
20) wird die Berechnung eines oberen Grenzwertes (,,upper limit “) fiir die Sdulendichte

dieses Molekiil in der zugehorigen Quelle moglich.

Dafiir wird die Linienintensitdt in ein Rotationsdiagramm eingegeben und eine kon-
stante Rotationstemperatur, die aus den Ergebnissen in Abschnitt 5.2.1 mit 14 K

abgeschétzt werden kann, angenommen.

Durch dieses Vorgehen berechnet das Programm eine (maximale) HyO, -Séulendichte
von 1.32 - 10" em™2. In diesem Fall scheint das Shell-Modell mit Werten um die

5- 10" em~2 das Molekiilvorkommen also deutlich iiberschétzt zu haben.
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Abbildung 20: Beobachtetes Spektrum der Quelle R CrA - IRS 5A bei einer Position von
219166 MHz. An dieser Stelle kénnte sich eine sehr schwache HyOs-Linie befinden (eingezeichnete

Kurve).
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7 Fazit und Ausblick

Obwohl die APEX-Beobachtungskampagne vom September 2015 trotz sorgfiltiger
Vorbereitungen keine eindeutige Detektion von Wasserstoffperoxid erméglichte, konn-
ten dennoch wertvolle Informationen daraus gewonnen werden. Die Analyse sémtlicher
Emissionslinien des Spektrums gibt z.B. Auskunft iiber die Molekiilvorkommen der
observierten Quellen R CrA - IRS 5A und IRAS 2A. Zudem stellt die ,, non-detection “
des Wasserstoffperoxids auch Motivation fiir weitere Observationskampagnen dar, die
auf Basis der APEX-Beobachtungskampagne aufgebaut werden und aus den hierbei

gewonnenen Erfahrungen profitieren konnen.

Vorallem deshalb wurden in dieser Arbeit noch einmal sdmtliche Vorbereitungsschrit-
te detailliert beschrieben und die Auswertungsmethoden auf Stimmigkeit iiberpriift.
Es konnte festgestellt werden, dass sich die verschiedenen numerischen Vorgehen bei
geringer Datenlage stark auf die Ergebnisse der Berechnungen auswirken. Wahrend
das Rotationsdiagramm vorallem durch seine verhéltnisméBig einfache Struktur und
die optische Kontrollierbarkeit der Ergebnisse zur Abschétzung der Sédulendichte und
Rotationstemperatur sehr gut geeignet ist, iiberzeugt das Programm myXCLASS
durch die Einstellbarkeit verschiedener Parameter zum Anpassen der Berechnungs-

bedigungen an reale Quellenstrukturen.

Da sich beide Programme in anderen Kampagnen schon haufig bewéhrt haben, sind
die unterschiedlichen Berechnungsergebnisse sehr wahrscheinlich auf die spéarliche
Datenlage zuriickzufithren. Allerdings ist ein Vergleich der Werte ohne Unsicher-

heitsangaben auch nur bedingt moglich.

Als heuristisches Prinzip konnte festgestellt werden: Je mehr und je intensivere Emis-
sionslinien eines Molekiils im experimentellen Spektrum vorhanden sind, desto exak-
ter werden beide Auswertungsmethoden trotz verschiedener numerischer Berechnun-

gen und liefern dhnlichere Ergebnisse.

Der Vergleich der Ergebnisse mit den Vorhersagen des Shell-Modells anhand der Mo-
lekiile HoCO und CH3OH ist ebenfalls nur bedingt moglich, aber immerhin weisen
alle Werte dieselbe, plausbile GréBenordnung von 10¥cm~2 auf. Fiir das Molekiil
H50, iibertrafen die Vorhersagen des Shell-Modells das beobachtete ,upper limit “
allerdings deutlich. In diesem Fall basieren die zugrundeliegenden chemischen Mo-
dellrechnungen nur auf einer einzigen, verifizierten Detektion von Wasserstoffperoxid,
sodass auch hier die geringe Datenlage fiir die unzureichende Beschreibung der Rea-

litdt verantwortlich gemacht werden kann.
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Die Suche nach Wasserstoffperoxid als verbleibendes Puzzleteil auf dem Weg hin
zu einem besseren Verstdndnis der Wasserformation im Weltraum stellt sich offen-
sichtlich als weitaus schwieriger dar, als bisher angenommen. Die Modellrechnungen
von Du et al. [10] zeigen, dass nur astronomische Quellen bestimmten Alters und
bestimmter Temperaturen ausreichende Mengen Wasserstoffperoxids enthalten, um
dieses mit den heutigen Moglichkeiten innerhalb akzeptabler Integrationszeiten de-

tektieren zu konnen.

Die Suche nach giinstigen Beobachtungsquellen mit einer hohen HyOs-Saulendichte
gleicht offenbar der Suche nach der Nadel im Heuhaufen. Weitere Modellrechnun-
gen, die die realen physikalischen Strukturen verschiedener Quellen beriicksichtigen
und die die zeitliche Entwicklung der Molekiilvorkommen mit einbeziehen, wéren
zur Einschréankung der Suche notwendig und sollten deshalb das Hauptaugenmerk

weiterfithrender Arbeiten darstellen.

45



8

Quellenverzeichnis

Literatur

1]

Jorgensen, J.K. and Hogerheijde, M.R. and Dishoeck, E.F. et al. The structure of the ngc
1333-iras2 protostellar system on 500au scales. Astronomy & Astrophysics, (413):993-1007,
2004.

Kristensen, L.E. et al. Water in star-forming regions with herschel (wish). Astronomy &
Astrophysics, (542):A105, 2012.

F.C. Adams, C.J. Lada, and F.H. Shu. Spectral evolution of young stellar objects. The
Astrophysical Journal, (312):788-806, 1987.

P. Bergman, B. Parise, and R. Liseau. Detection of interstellar hydrogen peroxide. Astronomy
& Astrophysics, (531):L8, 2011.

P.F. Bernath. Spectra of Atoms and Molecules. Oxford University Press New York, 1995.

G.A. Blake and E.C. Sutton et al. Molecular abundances in omc-1 - the chemical composition
of interstellar molecular clouds and the influence of massive star formation. The Astrophysical
Journal, (315):621-645, 1987.

C.J. Cannon. The transfer of spectral line radiation. Cambridge University Press Cambridge,
1985.

H.M. Cuppen and S. Ioppolo et al. Hydrogenation reactions in interstellar co ice analogues.
Astronomy & Astrophysics, (505):629-639, 2009.

E.F. Dishoeck, E. Herbst, and D.A. Neufeld. Interstellar water chemistry: From laboratory to
observations. ACS Publications, (113):9043-9085, 2013.

F. Du, B. Parise, and P. Bergman. Production of interstellar hydrogen peroxide on the surface
of dust grains. Astronomy & Astrophysics, (538):A91, 2012.

S. Ioppolo and H.M. Cuppen et al. Laboratory evidence for efficient water formation in
interstellar cores. The Astrophysical Journal, (686):1474-1479, 2008.

A. Tsella. Interferometric observations of pre-main sequence disks. Promotionsarbeit, (Univer-
sitaet Mailand), 2005.

Z. Ivezic and M. Elitzur. Self-similarity and scaling behavior of ir emission from radiatively
heated dust: I. theory. MNRAS, (287):799-811, 1997.

J.K. Jgrgensen et al. Physical structure and co abundance of low-mass protostellar envelopes.
Astronomy & Astrophysics, (389):908-930, 2002.

J. Lindberg and J.H. Jgrgensen. Strong irradiation of protostellar cores in corona australis.
Astronomy & Astrophysics, (548):A24, 2012.

R. Liseau and B. Larson. Search for hooh in orion. Astronomy & Astrophysics, (583):A53,
2015.

46



[17]

L. Looney and L.G. Mundy. Unveiling the circumstellar envelope and disk: A subarcsecond
survey of circumstellar structures. The Astrophysical Journal, (529):477-498, 2000.

[18] T. Moeller, C. Endres, and P. Schilke. Extended casa line analysis software suite (xclass).
paper submitted to Astronomy € Astrophysics, (arXiv: 1508.04114), 2015.

[19] B. Parise, P. Bergman, and K. Menten. Characterizing the chemical pathways for water
foramtion - a deep search for hydrogen peroxide. Faraday Discussions, (168):349-367, 2014.

[20] D.E. Peterson et al. The spitzer survey of interstellar clouds in the gould belt. iii. a multi-
wavelenght view of corona australis. The Astrophysical Journal, (194 - arXiv: 1104.1669),
2011.

[21] H.M. Pickett et al. Submillimeter, millimeter, and microwave spectral line catalog. Journal of
Quantitative Spectroscopy and Radiative Transfer, (60):883-890, 1998.

[22] G.B. Rybicki and A.P. Lightman. Radiative Processes in Astrophysics. Wiley-VHC, 1985.

[23] B.E. Turner. A molecular line survey of sagittarius b2 and orion-kl from 70 to 115 ghz. ii -
analysis of the data. The Astrophysical Journal, (76):617-686, 1991.

[24] F.F.S. van der Tak and J.H. Black et al. A computer program for fast non-lte analysis of
interstellar line spectra. Astronomy € Astrophysics, (468):627-635, 2007.

[25] F.P. Wilkin and H.R. et al. Chen. Sio observations of the ngc 1333 iras 2a protostellar jet.
(arXiv: astro-ph/0212247), 2002.

Internetquellen:

[I1] https://spec.jpl.nasa.gov/ (Stand: 16.08.2016)

[I2] https://www.astro.uni-koeln.de/cdms (Stand: 07.09.2016)

(I3] https://de.wikipedia.org/wiki/P-Cygni-Profil (Stand: 15.08.2016)

[I4] http://www.apex-telescope.org/telescope/efficiency/index.php (Stand: 08.09.2016)

[I5] http://www.iram.fr/TRAMFR/GILDAS/ (Stand: 08.09.2016)

47



9 Anhang

Tabelle A1: Ubersicht iiber die Frequenzen der Rotationsiibergéinge im observierten Frequenzbe-
reich fiir die in dieser Arbeit relevanten Molekiile und zugehorigen Isotopomere. Bei den eingeklam-
merten Werten handelt es sich um die zu der entsprechenden Frequenz gehérenden Intensitét der
Linie in nm?MHz [I1]

Molekiiliibersicht
. . Linien (& Intensitét)
Molekiil | Isotop | Molekiil ID
219 GH:z 251 GH:z 318 GH:z
218222.1920 [-2,77)
- 30 004 218475.6320 [-3,09) - 316456.8304 [-3,52)
218760.0650 [-3,09)
251440 5415 [-3,63)
H:CO 1 219908.5250 [-2,36 . -
2C Hz*C0 51002 F2.38) 251831.9846 [4,46)
HDCO 31003 - 252726.4200 [4,50) 319769.6800 [-2,08)
D:CO 32 006 - - -
250291.181 [-3,64)
250506853 [-3,84)
250635.200 [-3,63)
250924398 [-3,63)
250970.042 [4,29)
251164108 [-3,63)
251359888 [-3,65)
251517.309 [-3,67)
251641.787 [-3,71)
251738.437 (3,77
217299.205 (4,34) Soig11 956 %—3 352
:E‘:i:';g; E‘;;;; 251866.524 [-3,98) 317103.038 [4,40)
- 32003 ' ! 251890.886 [-3,85) 318318.919 [-3,37)
219993 658 [4,78) 251895 728 (2.77)
220078.551 (4,08) Sc1900 452 [_3'93:.
251905729 (4,22)
CH:OH 251917.065 [4,22)
251923.701 [-3,71)
251984837 [-3,67)
252090.409 [-3,65)
252252.849 [-3,63)
252485.675 [-3,62)
252803.388 [-3,62)
253221.376 [-3,63)
253755.809 [-3,64)
2CH:0H n.i. DB - - -
217447.9073 [4,50) 250557.3771 (4,31)
217542 8808 [4,40) 251165 5890 [_1*43>
218534.7649 [4,47) 353077 6150 [_1’35? 317045.16561 [-3,65)
CH;DOH 33 004 220071.8051 [-4,26) 203303 6483 [_1*3% 317330.8378 [-3,82)
220552.58564 [4,12) 3e3523 0872 [_1’4_” 317933.1195 [4,07)
220735.7908 [4,31) ———— [_1*151'
220959.2434 [4,34) : '
250456.8600 [-3,53) 316548.2700 [-3,42)
3505024700 |3 43) 316548.2700 [-3,42)
353177 4746 [_1’35? 316548.2700 [-3,52)
HO 23 001 220639.0207 [4,89) 253189.1000 [-3,43) :igg;g'igg {:?S;
2 - I20716.7051 [4,74) 2531851000 [-3,56) 17607 2300 ['3*?21'
253232.1435 [4,86) : ey
2532337200 [3.43) 319578.8903 [4,57)
223233 7200 [_3*55> 319534.6200 [-2,33)
) ' 319534.6200 [-3,03)
316355.4072 [4,06)
317234.3500 [-3,05)
251914.6794 [-2,74) 318156.0863 [-3,09)
Hz0. 34004 219166.8600 [-3,36) 252038.7906 [-3,00) 318222.5200 [-2,76)
318712.1000 [-3,17)
318772.8900 [-3,74)
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Tabelle A2: Befehle fiir das Programm CLASS zur Auswertung von Messdaten

Befehl Zusatz Operation
go browse - Anzeigen des kompletten Spektrums in
einem interaktivem Fenster
set unit f(v) Auswahl der Frequenz (Geschiwindigkeit)

als Einheit der horizontalen Achse

set mode x

216100 217200 (tot)

Auswahl des daszustellenden (totalen)

Frequenzbereichs
plot - Darstellung der gewé#hlten Angaben
set win Per Mausklick wihlbar | Definiere einen Bereich (Fenster), der bei
der Baselinebereinung unbeachtet bleiben
soll
show win - Gewéhltes Fenster anzeigen
base 1 (n) /pl Baseline mit Funktion ersten (n-ten)
Grades bereinigen
set method GAUSS Anpassen der Linien mittels Gauf3-Profil
line 1 (n) Auswahl des (der n) anzupassenden
Bereiches (Bereichen)
min - Anpassen der Peaks im vorher
ausgewihlten Bereich mit einem (n)
GauB-Profilen
vis - Darstellung der angepassten Profile
greg test /formatted Erzeugt die ascii-Datei ,,test“
hardcopy /device png Erstellung eines Screenshots
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Tabelle A3: Spektrallinien der Quelle R CrA - TRS5 und der drei Positionen in der Quelle IRAS

2A

RCrA-IRS5A
volokil | Freauone | Fromuons iy | Wit Tren
[MHz] [MHz] s
H.CO 218222.1920 218222.3260 2.9081 1.013 1.9691
218475.6320 218475.7980 0.26462 0.979 0.18547
218760.0660 218760.2330 0.32644 1.045 0.21423
H:B*CO 2199085250 219908.6430 6.66586 1.086 5.32E-02
CHsOH 218440.0630 218440.1910 0.15053 0.954 0.10824
251359.8880 251359.8750 1.48E-02 0.193 6.04E-02
H:0: 251914.6794 251914.3850 1.50E-02 0.558 3.21E-02
IRAS 2A Position 1
volekl | Freaquone | Fromuens o imy | Wideh T
[MHz] [MHz] s
H.CO 218222.1920 218221.6930 1.1363 2.727 0.28588
218475.6320 218475.6640 0.21868 1.789 8.38E-02
218760.0660 218760.1570 0.39245 3.127 8.61E-04
H:*CO 219908.6530 219908.6530 7.22E-02 1.437 3.45E-02
CHs0OH 217299.2050 217300.2460 0.0679162 2.101 2.22E-02
218440.0630 218440.1910 0.25823 2.284 7.76E-02
220078.5610 220079.1050 8.86E-02 1.365 4.45E-02
IRAS 2A Position 2
volekl | Freaquone | Fromuens o imy | Wideh T
[MHz] [MHz] s
H.CO 218222.1920 218222.1350 8.44E-02 0.462 0.44311
CHs0OH 217299.2050 217299.2210 1.92E-02 0.473 2.78E-02
IRAS 2A Position 3
volekl | Freaquone | Fromuens o imy | Wideh T
[MHz] [MHz] s
H.CO 218222.1920 218222.3320 6.50E-02 0.271 0.16479
H:*CO 219908.6530 219908.4250 8.77E-03 0.477 1.26E-02
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A4: Spektrallinieniibersicht

Darstellung des festen Frequenzbereiches von etwa 218420 MHz bis 218480 MHz fiir alle vier Beob-
achtungsstellen. In diesem Bereich liegen die beiden Spektrallinien von CH30H bei 218440 MHz und
H5>CO bei 218475 MHz. Nur in den Quellen R CrA - IRS 5A und IRAS 2A Position 1 unterscheiden
sich die Molekiillinien ausreichend vom Rauschpegel. Die Skalierung der y-Achse variiert von Bild
zu Bild und stellt noch einmal deutlich die verschiedenen effektiven Linientemperaturen dar.
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A5: Details zu Erstellung eines Rotationsdiagramms (Abschnitt 5.2)

Fiir die korrekte Erstellung eines Rotationsdiagramms sollten zuerst folgende Punkte berticksichtigt

werden:
® Die beobachteten Frequenzen der Linien diirfen nicht weiter als eine vorgegebene Differenz
d von den theoretisch zu erwartenden Frequenzen abweichen

® 7u jeder beobachteten Spektrallinie muss das Programm eine zugehérige theoretische Linie

finden koénnen, deren Frequenzwerte nicht weiter als d voneinander abweichen

e Es sollten nur Linien eines Spinzustandes (Ortho oder Para) zusammen angepasst werden,

da die beiden Zustinde verschiedene Rotationstemperaturen aufweisen kénnen

Anschlieflend kénnen die mit CLASS ausgewerteten Liniendaten unter Beachtung der obigen Grund-

lagen in folgender Form in eine ,observation“-Datei (.txt) geschrieben werden:

#idth [MHz] sigma T_peak [K] Position [MHz] sigma Area [K km/s] sigma base rms [mk]
1.813 8.083 1.96918 218222 .3260 8.e84 2.98818 8.086 18.6

8.979 e.e27 8.18547 218475.7988 e.e1e 8.26462 e.eee 108.1

1.845 8.825 8.21423 218760.2330 8.018 8.32644 6.086 18.5

#Para

In diesem Fall wurden beispielhaft wieder die in Abschnitt 5.1 ausgewerteten Linien von HoCO aus
der Quelle R CrA - IRS 5A gewihlt.

Das Programm vergleicht nun in einem ersten Schritt die Daten im observation-file mit Daten
aus dem JPL-Katalog, die in einem vorher angelegten Ordner (,,data“) abgespeichert wurden. Das
Programm sucht in diesen Daten nach den Frequenzpositionen des zu untersuchenden Molekiils.
Stimmen die im observation-file angegebenen Frequenzwerte mit den theoretischen Daten im Rah-
men einer vorgegebenen Differenz d iiberein, werden beide Werte iiber den Python-Befehl , print“

ausgegeben und kénnen vom Anwender nochmal iiberpriift werden.

Aufer den theoretischen Frequenzen enthalten die Molekiildateien die Zustandssumme @ (7T) als
Funktion der Temperatur in Kelvin. Diese beiden Werte werden von dem Programm mit einer

Spline-Funktion interpoliert:

E‘mmFig. 1: Partition function T vs Q(T): /data/H2CO-)PL-Q.txt
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Anschlieflend kann das Programm die Berechnungen, wie in Abschnitt 5.2 beschrieben, durchfiihren.
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