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Zusammenfassung

Der Herbig Ae/Be-Stern HD 163296 wurde im Friihjahr 1997 mit dem Echelle-
Spektrographen HEROS der Landessternwarte Heidelberg auf La Silla am
0, 50 m-Teleskop (38 Nichte) und am 1,52 m-Teleskop (11 Nichte) der ESO
beobachtet. Es wurden 118 Spektren im Spektralbereich 3450 — 8650 A mit
einem Auflésungsvermoégen von 20000 aufgenommen, um den Stern auf spek-
troskopische Variationen hin zu untersuchen. Eine detaillierte Zeitserienanalyse
der HEROS- und IUE-Spektren (Catala et al. 1989) hat gezeigt, dafl die Va-
riabilitdt nicht periodisch ist. In den Spektren einer Reihe von Linien (z.B. H§
oder CallK) wurden iiber mehrere Tage existierende Absorptionsstrukturen
gefunden, die sich von negativen zu positiven Radialgeschwindigkeiten bewegen
(Bereich: —150 — +100km/s) und eine Zunahme der Geschwindigkeitsdisper-
sion zeigen. Auflerdem sind an einigen Tagen kurzlebigere Absorptionsstruk-
turen bei —200km/s zu erkennen. Die Beobachtungen werden motiviert durch
Modellrechnungen im Hinblick auf nichtstationire Plasmastromungen in einem
System aus Stern, Akkretionsscheibe und stark variabler Magnetosphére inter-
pretiert. Die verschiedenen Strukturen kénnen hiernach durch Unterschiede in
der Magnetfeldtoplogie in Blickrichtung zum Stern hervorgerufen werden.

Abstract

Spectroscopic Variations of the Herbig Ae/Bestar HD 163296

The Herbig Ae/Be star HD 163296 was observed in spring 1997 with the echelle-
spectrograph HEROS built by the Landessternwarte Heidelberg using the
0.50 m-telescope (38 nights) and the 1.52m-telescope (11 nights) at ESO on
La Silla. 118 spectra were obtained in the wavelength range 3450 — 8650 A at a
spectral resolution of 20000 with the aim to find spectroscopic variations. De-
tailed time series analyses of the spectra from HEROS and TUE (Catala et al.
1989) have shown a non-periodic variability. In certain lines (e.g. Hé or CallK)
absorption features were discovered which exist over several days. The featu-
res move from negative to positive radial velocities (range: —150 — +100 km/s)
and show an increasing velocity dispersion. In addition, some rather short-lived
absorption features were observed near —200 km/s on several days. Motivated
by model computations the observations are interpreted by instationary plasma
flows in a system consisting of the star, an accretion disk and a high variable
magnetosphere. On the basis of this model the different features can be caused
by variations of the magnetic field topology in the line of sight towards the star.




First observer: “All leopards have four legs, spots, and live in Africa”.
Second observer: “Over there is a four-legged African animal with spots”.
First observer: “Then it must be a leopard”.

Unfortunately, it is a giraffe.

George H. Herbig, 1993
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Kapitel 1

Einfiihrung

Diese Arbeit beschiftigt sich mit der Analyse einer Zeitserie von optischen
Spektren des Herbig Ae/Be-Sterns (kurz: HAEBE-Sterns) HD 163296. Um einen
Eindruck vom momentanen Wissensstand auf dem Gebiet der HAEBE-Sterne
zu geben, soll in dieser Einfithrung ein detaillierter Uberblick zu diesem Thema,
prisentiert werden. Anschlieflend werde ich dann noch speziell auf die Situation
bei HD 163296 eingehen.

1.1 Herbig Ae/Be-Sterne

Im folgenden werden die Eigenschaften der HAEBE-Sterne detailliert darge-
stellt. Nach der einfithrenden Klassendefinition erfolgt die Gliederung haupt-
séchlich nach den Beobachtungstechniken, da dies am besten die Vielfalt der Be-
obachtungen und deren Interpretationen darzustellen vermag. In Kapitel 1.1.7
werden schliellich zusammenfassend die géngigen Vorstellungen iiber die Ein-
ordnung des HAEBE-Phéinomens in den Kontext der Sternentstehung und -ent-
wicklung aufgezeigt.

1.1.1 Definition

Die Klasse der HAEBE-Sterne wurde erstmalig von Herbig 1960 definiert. Er
versuchte die zu den T Tauri-Sternen analogen Sterne frithen Spektraltyps zu
finden. Dafiir stellte er folgende Kriterien auf:

1. Spektraltyp A oder frither mit Emissionslinien
2. Der Stern liegt in einer abgeschatteten Region.

3. Der Stern beleuchtet eine groflere Nebulositét in seiner unmittelbaren
Nachbarschaft.

Die beiden letzten Kriterien sollen dabei im wesentlichen sicherstellen, daf} es
sich bei dem Stern auch um einen jungen Stern handelt, also eine Einbettung
in ein Sternentstehungsgebiet sichergestellt ist. Der Begriff ,,abgeschattete Re-
gion“ steht in diesem Fall fiir die verhiillenden Staubmassen des Sternentste-
hungsgebiets. Und im dritten Kriterium soll die Existenz eines Reflexionsnebels
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die physische Verbundenheit des Sterns mit den Nebelmassen sicherstellen. Auf
Grund dieser Kriterien stellte Herbig einen ersten Katalog mit 26 Objekten auf.

Aber schon Herbig bemerkte, dafl es eine Reihe von Sternen gibt, die dhnliche
Eigenschaften besitzen, aber offensichtlich nicht mit Sternentstehungsgebieten
und Reflexionsnebeln in Verbindung stehen. Solche Objekte wurden erstmalig
im Katalog von Finkenzeller & Mundt (1984) beriicksichtigt. Im Katalog von
Thé et al. (1994a) wurden schlieBlich auch Sterne des Spektraltyps F aufge-
nommen, da es auch hier Sterne mit dhnlichen Eigenschaften gab, wie sie die
Mitglieder des Katalogs von Herbig besitzen. Damit konnte die Liicke zu den
T Tauri-Sternen geschlossen werden.

Auf Grund dieser Erweiterung kam es zu einer Erneuerung der Definition
der Klasse der HAEBE-Sterne, die sich nun mehr nach physikalischen Gesichts-
punkten richtet. Ich mdéchte hier eine Synthese aus den Definitionen von van
den Ancker et al. (1998) und Waters & Waelkens (1998) prisentieren:

1. Spektraltyp B,A oder F mit Emissionslinien (besonders He)

2. Infrarotexzef infolge heiffem oder kaltem zirkumstellaren Staubs oder
beidem

3. Leuchtkraftklasse III — V

Das zweite Kriterium soll dabei die klassischen Be-Sterne ausschlielen, da hier
der Infrarotexzess durch Frei-Frei-Emission im ionisierten Gas einer zirkumstel-
laren Scheibe entsteht (z.B. Gehrz et al. 1974). Dagegen soll das dritte Kriterium
die B[e]-Uberriesen, Nachhauptreihensterne mit zirkumstellaren Staub (Glass
1977), aussondern. Trotz dieser Kriterien ist eine Fehlklassifikation, besonders
fiir symbiotische Sterne und Zentralsterne Planetarischer Nebel des Spektral-
typs B (Waters & Waelkens 1998), nicht auszuschliefien.

Die momentan umfangreichste Sammlung von HAEBE-Sternen ist, aufbau-
end auf den Katalogen von Herbig (1960), Finkenzeller & Mundt (1984) und
Herbig & Bell (1988), im Katalog von Thé et al. (1994a) zu finden (287 Ein-
trige).

1.1.2 Fundamentale Eigenschaften

Bei HAEBE-Sternen handelt es sich um junge Sterne im mittleren Massen-
bereich zwischen 1,5 — 2 und 8 — 10 Sonnenmassen (z.B. Herbig 1960, Palla
& Stahler 1993). Die untere Grenze stellt dabei die Masse dar, ab der Ster-
ne ihre quasistatische Kontraktion radiativ stabil beginnen. Die obere Grenze
steht dagegen fiir die Masse, ab der Sterne nicht mehr als Vorhauptreihensterne
wahrnehmbar sind, da das Wasserstoffbrennen startet, bevor der Stern optisch
sichtbar wird. Nach Stahler (1983) ist das die Masse, bei der die ,stellare Ge-
burtslinie“ die Hauptreihe schneidet. Das aus dem Modell von Palla & Stahler
(1993) von van den Ancker et al. (1997b und 1998), aufbauend auf Hipparcos-
Daten, abgeleitete Alter der HAEBE-Sterne liegt im Bereich von 10° — 107 Jah-
ren. Eine Zusammenstellung dieser und weiterer mit den Hipparcos-Daten von
einer Reihe von HAEBE-Sternen erhaltenen stellaren Parameter ist ebenfalls
bei van den Ancker et al. (1998) zu finden.
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1.1.3 Die spektrale Energieverteilung

HAEBE-Sterne zeigen einen auffiilligen Infrarotexzef im Bereich ab 1 — 2 ym
(z.B. Geisel 1970, Sitko 1981, Hillenbrand et al. 1992, Berrilli et al. 1992, Mal-
fait et al. 1998). Nach Hillenbrand et al. (1992) kann man die HAEBE-Sterne
nach ihrer spektralen Energieverteilung (SEV) im Infraroten in drei Gruppen
einteilen (Abb. 1.1). Gruppe I zeigt die Form AF) o A~%/3. Dagegen besitzt
Gruppe II flache oder zu lingeren Wellenlingen ansteigende SEVs. Bei Grup-
pe III ist nur ein geringer IR-Exzesss zu erkennen, der denen von klassischen
Be-Sternen dhnelt und vielleicht auch die gleiche Ursache hat. Nach Hillen-
brand et al. spriache die SEV von Gruppe I-Sternen fiir eine optisch dicke, zir-
kumstellare Staubscheibe. Dagegen passe zu Gruppe II-Sternen am besten eine
Kombination aus Scheibe und Hiille. Das plotzliche Einsetzen des IR-Exzesses
bei 1 — 2 pym kann man nach Hillenbrand et al. durch ein inneres Loch in der
Scheibe erklidren. Typische Innenradien ldgen dann im Bereich um die zehn
Sternradien. Das Loch kénnte durch die Verdampfung des Staubs im inneren
Scheibenbereich infolge der hohen Temperaturen von iiber 2000 K zustandekom-
men, aber auch durch die Wechselwirkung einer stellaren Magnetosphére mit
der inneren Scheibe. Die abgeleiteten Akkretionsraten sind von der Groéflenord-
nung 1076 M, /a. Nach Hartmann et al. (1993) sind aber solch hohe Akkreti-
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Abbildung 1.1: Beispiele der SEVs der Hillenbrand-Gruppen I und II. Aus-
gefiillte Kreise bedeuten Datenpunkte aus bodengestiitzten, leere Kreise aus TRAS-
Beobachtungen. Die durchgezogenen Linien stellen die SEVs fiir Standardsterne dar.
Die unter Annahme einer Akkretionsscheibe modellierten SEVs der Gruppe I-Objekte
sind durch gepunktete Linien gekennzeichnet. (Abb. aus Hillenbrand et al. 1992)
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onsraten mit der Prisenz einer optisch diinnen inneren Scheibe nicht vereinbar.
Aus diesem Grund sei das Modell einer zirkumstellaren Hiille, in der kleine
Staubkorner, angeregt durch UV-Photonen, den IR-Exzef} erzeugen, besser ge-
eignet, falls durch bipolare Ausfliisse kegelférmige Hohlrdume, die einen freien
Blick zum Stern freigeben konnten, erzeugt wiirden. Dagegen konnte die noti-
ge Akkretionsrate nach Natta et al. (1993b) durch im nahen und mittleren
Infrarot emittierende sehr kleine Staubkérner und polizyklische aromatische
Kohlenwasserstoffe gesenkt werden und damit ein System aus Stern, Scheibe
und Hiille mit innerem Loch wahrscheinlicher werden lassen. Miroshnichenko
et al. (1997) konnen wiederum mit einem rein sphérischen Modell gute Fits der
SEVs von einigen HAEBE-Sternen erreichen. Dagegen argumentieren Meeus et
al. (1998) nach einem Vergleich von drei Sternen mit fast identischer SEV, aber
vollig verschiedenen Betridgen zirkumstellarer Extinktion und Variabilitit, dafl
es sich hier um scheibenartige Geometrien handeln miisse, die unter verschie-
denen Inklinationswinkeln gesehen wiirden.

Der schwichere und auf Grund von Unsicherheiten im Extinktionsgesetz auch
unsichere Exzess im UV wurde von Blondel & Tjin A Djie (1994) als von ei-
ner warmen Grenzschicht, dem ringférmigen Wechselwirkungsbereich zwischen
Stern und Scheibe, kommend interpretiert. Damit ergiben sich Akkretionsraten
in der GroBenordnung von 10~7 M, /a. Dagegen konnten Ghandour et al. (1994)
im Optischen keine Exzeflemission nachweisen, was entweder fiir eine besonders
heifle Grenzschicht oder signifikant niedrigere Akkretionsraten gegeniiber den
Werten, die aus den SEVs der HAEBE-Sterne im Infraroten gewonnen wiirden,
spriche.

Aus Submillimeter- und Millimeterbeobachtungen kann die zirkumstellare
Gasmasse, nach Abschéitzung der charakteristischen Temperatur und Opazitéit
des Staubs und des Gas-zu-Staub-Verhiltnisses (standardméflig 100:1), verhalt-
nisméfig gut bestimmt werden, da bei diesen Wellenldngen der Staub optisch
diinn sein sollte, und damit das Ergebnis weitgehend unabhéngig von der Geo-
metrie des Staubs. Die daraus folgenden Gasmassen liegen im wesentlichen im
Bereich von 0,01 bis 10 Sonnenmassen (Hillenbrand et al. 1992, Henning et al.
1994, 1998, Mannings & Sargent 1997, Di Francesco et al. 1997, Natta et al.
1997).

Bei einer grofileren Anzahl von HAEBE-Sternen konnte Radioemission nach-
gewiesen werden, die iiberwiegend durch einen schwachen Wind mit Massenver-
lusten von 10~8 M, /a fiir A-Sterne und 10~ — 1076 M, /a fiir B-Sterne erkliirt
werden kann (Skinner et al. 1993). Wenn nach Pelletier & Pudritz (1992) die
Raten der Akkretion und des Windes etwa im Verhiltnis 10:1 stehen, dann
wiren die daraus abgeschitzten Akkretionsraten wesentlich kleiner als die von
Hillenbrand et al. (1992) berechneten. Dies erschwert die Erklarung der Beob-
achtungen im Hinblick auf ein Scheibenmodell.

Bei einem Teil der HAEBE-Sterne konnte schliefllich auch Roéntgenemission
festgestellt werden (Damiani et al. 1994, Zinnecker & Preibisch 1994). Nach
Zinnecker & Preibisch kénnte die Wechselwirkung eines stellaren Windes mit
zirkumstellarer Materie den beobachteten Réntgenflul erzeugen, aber auch mas-
searme Begleiter. Fiir Skinner & Yamauchi (1996) ist die Prisenz einer stellaren
Korona am wahrscheinlichsten. Diese Interpretation kann aber nicht mit der
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allgemein akzeptierten Theorie, daf} Sterne frithen Spektraltyps keine konvekti-
ven dufleren Schichten besitzen sollten, in Einklang gebracht werden. Vigneron
et al. haben deshalb 1990 einen auf differentieller Rotation basierenden Me-
chanismus entworfen, der die Entstehung von Sternwinden und Koronen bei
HAEBE-Sternen erkliren kénnte. Nach einer Untersuchung von Sternen frithen
Spektraltyps (nicht HAEBE) von Berghofer et al. (1997) ist aber Rontgene-
mission nicht auf HAEBE-Sterne beschrinkt, wodurch die Erklirung der Ront-
genstrahlung in Hinsicht auf aktive Chromosphéren massearmer Begleiter am
wahrscheinlichsten wire.

1.1.4 Photometrie und Polarimetrie

HAEBE-Sterne zeigen Helligkeitsvariationen auf allen Zeitskalen. Am auffallig-
sten sind in dieser Hinsicht die sogenannten nichtperiodischen Algol-artigen
Minima, der Untergruppe der UX Orionis-Sterne. Das sind wochenlange Hel-
ligkeitseinbriiche von bis zu 3™, die auf Variationen in der Siulendichte des
zirkumstellaren Staubs, direkt in der Sichtlinie zum Stern, zuriickgefiihrt wer-
den (Wenzel 1968, Finkenzeller & Mundt 1984, Davies et al. 1990, Bibo & Thé
1991, Grinin et al. 1994, van den Ancker et al. 1998). Im Farben-Helligkeits-
Diagramm (FHD, Abb. 1.2) wird der Stern mit abnehmender Helligkeit erst
roter und schlieBlich ab einer bestimmten Magnitude wieder blauer (Wenzel
1968, Zaitseva 1973, Bibo & Thé 1990). Dieser ,Blueing“-Effekt kommt nach
dem Modell von Grinin (1988) durch die Zunahme des Beitrags von gestreutem
Sternlicht zum Gesamtflul zustande. Dies zeigt, dafl der Staub um HAEBE-
Sterne eher klumpig als gleichméBig verteilt sein sollte. UX Orionis-Sterne sind
bisher nicht unter den B-Typen gefunden worden, was durch die lange optische
Unsichtbarkeit in der Vorhauptreihenentwicklungsphase dieser Sterne erkliarbar
wire (Finkenzeller & Mundt 1984, Bibo & Thé 1991). Neben dieser Art von
Variabilitdt gibt es bei einem Grofiteil der HAEBE-Sterne Variationen in der
Groflenordnung von 071, die nach van den Ancker et al. (1998) durch klumpige
Akkretion oder photosphérische Aktivitdt verursacht werden kénnten.

HAEBE-Sterne zeigen oft auch intrinsische bzw. variable Polarisation, die
durch Streuung an Staubkoérnern, die entweder nicht sphérisch verteilt oder
selbst asymmetrisch sind, erzeugt werden kann (Zellner 1970, Vrba et al. 1979,
Grinin et al. 1988, Jain et al. 1990, Yudin & Evans 1998). Am auffilligsten
sind auch hier wieder Variationen bei den UX Orionis-Sternen. Wenn infolge
eines Algol-artigen Minimums die Helligkeit sinkt, steigt komplementéir dazu
die Polarisation an, was wiederum gut durch dichte Staubwolken, an denen das
Sternlicht gestreut wird, erklirt werden kann (Grinin et al. 1988). Nach Grinin
et al. (1991) und Grinin (1992) handelt es sich damit wahrscheinlich bei den
UX Orionis-Sternen um junge Sterne mit einer protoplanetaren Scheibe, die
in etwa von der Kante her gesehen wird. Dieser Inklinationseffekt konnte den
Unterschied zu den Sternen ohne Algol-artige Minima ausmachen.
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Abbildung 1.2: Darstellung des photometrischen Verhaltens von UX Orionis im FHD.
Der bei einem Algol-artigen Minimum auftretende ,,Blueing“-Effekt ist gut erkennbar.
(Abb. aus Yudin & Evans 1998)

1.1.5 Spektroskopie

HAEBE-Sterne werden insbesondere durch ihre Emissionslinien charakterisiert
(Herbig 1960, Cohen & Kuhi 1979, Hamann & Persson 1992). Hiufig werden
dabei Linien von HI, Call, OI, MgII und Fell in Emission gesehen. Bei der
besonders intensiv untersuchten Ha-Linie (Garrison & Anderson 1977, Finken-
zeller & Mundt 1984, Reipurth et al. 1996) konnten Formen mit einem oder
zwei Peaks bzw. einem P Cygni-Profil nachgewiesen werden. Die Linienform
wird dabei hauptsichlich durch eine eher zentrale Emission, die durch eine
mehr oder weniger ins Blaue oder Rote versetzte Absorption iiberlagert wird,
erzeugt. Da besonders die Absorption variabel ist, kann es zu Ubergingen zwi-
schen den einzelnen Linienformen kommen. Eine Einteilung der HAEBE-Sterne
nach ihren Linienprofilen wird damit nach Catala (1989) hinfillig. Nach Ha-
mann & Persson (1992) spricht die Ahnlichkeit der Emissionslinienprofile der
HAEBE-Sterne mit denen der T Tauri-Sterne dafiir, dafl die Emission in ei-
ner Grenzschicht zwischen dem Stern und einer Akkretionsscheibe entsteht.
Bei den frithen B-Sternen sollte im wesentlichen die Emission aus dem in-
neren Scheibenbereich kommen, wofiir die beobachteten Doppel-Peak-Profile
spriachen. Auch Blondel et al. (1993) favorisieren, auf Grund der bei ihren Lya-
Beobachtungen von einigen HAEBE-Sternen gefundenen iiber 500km/s rot-
verschobenen Emissionskomponenten (Abb. 1.3), das Grenzschicht-Modell als
Deutung. Dagegen konnte nach Catala & Kunasz (1987) und Bohm & Cata-
la (1993) ein Wind+Chromosphiren-Modell die beobachteten Emissionslinien
erkliren.

Beobachtungen von verbotenen Linien in HAEBE-Sternen (Finkenzeller 1985,
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Abbildung 1.3: Lya-Aufnahmen der HAEBE-Sterne HD 163296 und HR 5999 und
von vier T Tauri-Sternen. Alle Spektren zeigen eine rotverschobene Emissionskompo-
nente. (Abb. aus Blondel et al. 1993)

Hamann 1994, Bohm & Catala 1994, Bohm & Hirth 1997, Corcoran & Ray
1997, 1998) haben ergeben, daff z.B. die [OI]-Emission in den meisten Féllen
relativ symmetrisch um die Ruhewellenlinge zu finden ist. Nur bei wenigen eher
tiefer in Nebelmassen eingebetteten Objekten sind blauverschobene Profile zu
erkennen. Sie bestehen dann hiufig, analog zu den T Tauri-Sternen, aus einer
Niedrig- und einer Hochgeschwindigkeitskomponente (NGK und HGK). Nach
dem Modell von Kwan & Tademaru (1988) entsteht die HGK in einem bipola-
ren Jet und die NGK in einem Scheibenwind (Corcoran & Ray 1997). Daf keine
rotverschobene Emission zu beobachten ist, liegt nach Appenzeller et al. (1984)
an einer optisch dicken zirkumstellaren Scheibe, die den zum Beobachter ab-
gewandten Teil des Ausflusses abdeckt. Die Entstehung unverschobener Profile
kann nach Hirth et al. (1994) in einer diinnen Schicht tiber der Oberfliche einer
Scheibe, nach Bohm & Catala (1994) dagegen in den duflersten Bereichen eines
sphirisch symmetrischen Sternwindes stattfinden. Corcoran & Ray (1998) stel-
len schliefilich fest, daf es eine gute Korrelation zwischen [O I]-Emission und
dem Infrarotexzef gibe, was fiir einen akkretionsgetriebenen Wind sprechen
wiirde.

Aus der Untersuchung photosphérischer Absorptionslinienprofile von Finken-
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zeller (1985) und Bohm & Catala (1995) konnten die projizierten Rotationsge-
schwindigkeiten der HAEBE-Sterne bestimmt werden. Sie liegen im wesentli-
chen zwischen 50 und 200 km/s und sind deutlich hoher als bei den T Tauri-
Sternen. Gegeniiber normalen A- und B-Sternen fehlen bei den HAEBE-Sternen
besonders langsame Rotatoren. Die Genauigkeit der Bestimmung der Rotations-
geschwindigkeiten und auch der Spektraltypen ist abhingig von einer moglichen
zusitzlichen, die Absorptionslinen auffiillenden, Emission (optisches ,, Veiling®),
die z.B. eine Akkretionsscheibe erzeugen konnte. Nach einer detaillierten Studie
von Bohm & Catala (1993) iiber das optische Spektrum von AB Aurigae, einem
eher typischen HAEBE-Stern, sollte zumindestens fiir AB Aurigae-artige Ster-
ne das ,, Veiling“ eher schwach oder gar nicht vorhanden sein. Dagegen haben
Corcoran & Ray (1994) deutliche Anzeichen auf optisches ,, Veiling“ bei einigen
tiefer eingebetteten Objekten gefunden.

Die zeitliche Variabilitit von Spektrallinien bei HAEBE-Sternen ist duflerst
komplex und kompliziert. Hiufig untersuchte Sterne sind AB Aurigae (z.B. Bes-
krovnaya et al. 1991, Bohm et al. 1996, Catala et al. 1997), HD 163296 (z.B.
Baade & Stahl 1989b, Catala et al. 1989, Pogodin 1994, Beskrovnaya et al.
1998) und HR 5999 vom UX Orionis-Typ (z.B. Baade & Stahl 1989a, Tjin A
Djie et al. 1989, Pérez et al. 1993). Nach Pérez et al. (1993) kommt die Va-
riabilitdt einiger UV-Linien bei HR 5999 durch klumpige Akkretion von einer
Scheibe in ,Edge-on“-Stellung zustande. Fiir variable Akkretion sprechen auch
die Untersuchungen von Graham (1992) an einer Reihe von HAEBE-Sternen.
Nach Grinin et al. (1994 und 1996) sind fiir variable, rotverschobene Absorp-
tionskomponenten in den NalID-Linien von UX Orionis-artigen in Sternnéhe
verdampfende Planetesimale verantwortlich. Auch Grady et al. (1996) interpre-
tieren die Spektren einer grofieren Anzahl von HAEBE-Sternen in der Hinsicht
eines solchen Akkretionsprozesses, der groBe Ahnlichkeiten mit den Prozessen
bei S Pictoris (z.B. Ferlet et al. 1993, Artymowicz 1997) aufweisen wiirde. Die
Ablenkung von Planetesimalen auf Bahnen mit sternnahen Periastron kénnte
dann das Vorhandensein von groflen Gasplaneten erfordern, was fiir eine weit
fortgeschrittene Planetenentstehung sprechen wiirde. Modelle von Sorelli et al.
(1996) fiir die rotverschobenen NalD-Linienkomponenten lassen sowohl eine
Erklarung durch magnetosphérische Akkretion wie auch durch verdampfende
Planetesimale zu. Die Variabilitit des Ha-Profils bei UX Orionis-Sternen ist
wie bei den photometrischen und polarimetrischen Variationen durch den Stern
verdeckende Staubwolken erklidrbar (Grinin et al. 1994, Grinin & Tambovtse-
va 1995). Ein ganz anderes Bild ergeben Untersuchungen der Variabilitdt der
CallK- und der MgIIlh- und k-Linien von AB Aurigae (Praderie et al. 1986,
Catala et al. 1986) und HD 163296 (Catala et al. 1989), bei denen Periodizititen
von einigen zehn Stunden gefunden wurden. Catala et al. erkliren die Varia-
tionen durch das rotationsmodulierte Wechselspiel von langsamen und schnel-
len Strémungen in einem magnetisch gefithrten chromosphérischen Sternwind.
Weitere Modelle fiir die Linienvariationen dieser Sterne (siehe auch Kap. 1.2)
kommen von Baade & Stahl (1989b, nichtradiale Pulsationen) und Pogodin
(1994, aus der stellaren Chromosphéire weglaufende Windinhomogenitéiten).

In Untersuchungen der Infrarotspektren von HAEBE-Sternen wurden vor-
wiegend Emissionsstrukturen von C- und O-reichen Silikaten (kristallin und
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amorph), polizyklischen aromatischen Kohlenwasserstoffen (PAHs!), FeO, kri-
stallinem HyO-Eis und Hy gefunden (z.B. Whittet et al. 1983, Berrilli et al.
1987, Brooke et al. 1993, Wooden 1994, Hanner et al. 1995, Wesselius et al.
1996, Waelkens et al. 1996). Die Entstehung der bei einigen HAEBE-Sternen
entdeckten PAH-Strukturen ist noch recht unklar. Allerdings konnte teilwei-
se eine von der betrachteten Struktur abhingige rdumliche Ausdehnung der
Emission nachgewiesen werden (Roche et al. 1986, Brooke et al. 1993, Prusti et
al. 1994). Da nach Waters & Waelkens (1998) die Silikat-Struktur bei 9,7 ym
bei HAEBE-Sternen in Emission zu sehen ist, konnte das Entstehungsgebiet
eine optisch diinne Region direkt iiber einer Scheibe sein. Dagegen sprechen
die beobachteten Strukturen nach Berrilli et al. (1992) eher fiir eine sphérisch
symmetrische Geometrie des Staubs. Die Komplexitit der Silikat-Strukturen
ist nach Waelkens et al. (1996) ein Hinweis auf das Vorhandensein von kristalli-
nen Silikaten. Besonders die bei einer Reihe von Sternen beobachtete Struktur
bei 11,2 ym wird mit kristallinem Olivin in Verbindung gebracht (Hanner et
al. 1995, Waelkens et al. 1996, Sitko et al. 1999). Von gleicher Seite wird auch
auf die damit im Zusammenhang stehende Ahnlichkeit der 10 pm-Region eini-
ger dlterer HAEBE-Sterne (z.B. HD 100546, HD 31648, HD 163296) mit der von
B Pictoris (Knacke et al. 1993) bzw. Kometen wie Hale-Bopp (Crovisier et al.
1997) hingewiesen (siehe auch Abb. 1.7). Die Existenz von kometarem Material
bei diesen Sternen wiirde fiir ein fortgeschrittenes Stadium der Planetenentste-
hung sprechen.

1.1.6 Direktabbildungen

Mit Hilfe abbildender optischer Beobachtungen konnten bei einer Reihe von
HAEBE-Sternen kollimierte bipolare Ausfliisse (Jets) nachgewiesen werden (z.B.
Ray et al. 1990, Goodrich 1993, Corcoran et al. 1995). So konnten teilweise
mehrere Herbig-Haro-Objekte (HH-Objekte), die schockangeregte jet-interne
Emissionsknoten darstellen (Ray et al. 1988) oder sogar ganze Jets mit ein-
zelnen HAEBE-Sternen in Verbindung gebracht werden (Abb. 1.4). Die Ent-
deckung von Ausfliissen beschrinkt sich allerdings im wesentlichen auf tief in
Sternentstehungsgebiete eingebettete Sterne. Eine Ausnahme bilden dagegen
die beiden HH-Objekte, die bei dem isolierten HAEBE-Stern HD 163296 ge-
funden wurden (Grady et al. 1998). Die Erscheinungsbilder der Ausfliisse bei
HAEBE- und T Tauri-Sternen sind sehr dhnlich, so dafl der Entstehungsmecha-
nismus der Gleiche sein kénnte (Mundt & Ray 1994). Damit sollten die Jets
der HAEBE-Sterne wie bei den T Tauri-Sternen (Edwards et al. 1993) durch
Akkretionsscheiben getrieben werden.

Es wurden auch Versuche zur Auflésung der unmittelbaren Umgebung von
HAEBE-Sternen durchgefiihrt, um Aussagen iiber die geometrische Anordnung
der zirkumstellaren Materie machen zu kénnen. So haben Leinert et al. (1994)
mit Hilfe von Speckle-Interferometrie im Nahinfraroten bei einer Reihe von
HAEBE-Sternen neben unaufgelosten Kernen auch IR-Halos entdeckt, die eher
sphérisch symmetrisch als scheibenformig sein sollten. Prusti et al. (1994) konn-

engl.: policyclic aromatic hydrocarbons
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Abbildung 1.4: Jet von Lk Ha 234. Differenzbild einer [SII]- und einer Kontinuums-
filteraufnahme. (Abb. aus Ray et al. 1990)

ten bei drei Sternen im Spektralbereich bei 10 ym eine ausgedehnte Emission
entdecken. Marsh et al. (1995) geben an, auf Grund ihrer hochauflésenden Be-
obachtungen im mittleren Infrarot eine Scheibe um AB Aurigae mit einer Aus-
dehnung von etwa 80 AE bei 17,9 ym gefunden zu haben. Beobachtungen von
HAEBE-Sternen im Ferninfrarot- (Natta et al. 1993a, Di Francesco et al. 1994,
Mannings 1994) und Millimeterwellenbereich (Mannings 1994, Henning et al.
1994, 1998) haben zur Entdeckung von ausgedehnten Hiillen bei einer Reihe
von Objekten gefithrt. Die Emission setzt sich bei diesen Sternen aus einem
unaufgelosten Kern, der durch eine Scheibe erzeugt werden kénnte (Natta et
al. 1993a, Henning et al. 1998), und eben der rdumlich ausgedehnten Hiillen-
emission zusammen. Nach Di Francesco et al. (1994) ist der Umstand, daf§
auch unter den Sternen vom Hillenbrand-Typ I (siehe Kap. 1.1.3) Objekte mit
ausgedehnten Hillen zu finden sind, ein Zeichen dafiir, dafl Scheibe+Hiille-
Strukturen unter HAEBE-Sternen sehr géingig sein konnten. Auch wurde mit
Hilfe der Millimeterwellen-Interferometrie versucht, die zirkumstellare Umge-
bung von HAEBE-Sternen darzustellen. So konnten Di Francesco et al. (1997)
bei keinem ihrer neun untersuchten Sterne eine ausgedehnte Emission nachwei-
sen, zumal alle bis auf ein Objekt nicht einmal mit Sicherheit detektiert werden
konnten. Auf Grund der niedrigen Fliisse sollten deshalb massive Scheiben eher
eine Ausnahme und ausgedehnte Hiillen daher die Regel darstellen. Dagegen
konnten Mannings & Sargent (1997) bei einem (HD 163296) von sechs Ster-
nen ein ausgedehntes elongiertes Kontinuums-Emissionsgebiet mit einer groflen
Halbachse von 110 AE feststellen. Die Beobachtungen in Wellenldngen von CO-
Molekiillinien zeigen sogar fiir HD 163296 und AB Aurigae elongierte, scheiben-
artige Strukturen mit grolen Halbachsen von 310 bzw. 450 AE. Dazu wiirden
die Geschwindigkeitsverteilungen im Emissionsgebiet klar auf Kepler-Rotation
hindeuten, da blau- und rotverschobene Emission von gegeniiberliegenden En-
den des elongierten Gebiets kommen (siehe auch Abb. 1.8). Die von Mannings
& Sargent gefundenen Indizien sind wohl bisher die Uberzeugendsten fiir die
Existenz von Scheiben um HAEBE-Sterne.
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1.1.7 Entwicklungswege

Um die Fragen nach der Hiufigkeit und Dauer des HAEBE-Phéinomens be-
antworten zu kénnen, wurden Zihlungen in jungen offenen Sternhaufen durch-
gefithrt (z.B. Pérez 1994, Hillenbrand et al. 1995, Lada et al. 1996, Hillenbrand
1997, van den Ancker et al. 1997a). Es zeigt sich, dal der Anteil der HAEBE-
Sterne um so hoher ausfillt, je jiinger und mitgliedsdrmer ein Haufen ist. Ein
extremes Beispiel stellt der kleine Haufen um den Stern BD +40°4124 dar, bei
dem nach Hillenbrand et al. (1995) praktisch alle Mitglieder einen deutlichen
IR-Exzel zeigen sollen. Bei anderen jungen Haufen ist dieser Anteil maximal
einige zehn Prozent (z.B. NGC 1333 61%, Lada et al. 1996). Damit ist nach van
den Ancker et al. (1997b) die Entwicklungszeitskala der zirkumstellaren Um-
gebung von jungen Sternen abhingig von der Haufenumgebung. Nach Waters
& Waelkens (1998) deutet der obige Zusammenhang darauf hin, daf HAEBE-
Sterne in kleineren Sternentstehungsgebieten ldnger ihre zirkumstellaren Schei-
ben halten koénnten, da diese nicht durch die Strahlung benachbarter heifler
Haufenmitglieder abgetragen wiirden. Ein weiterer Gesichtspunkt fiir die Ent-
wicklung von HAEBE-Sternen kommt von André et al. (1992), die mit Hilfe
von VLBI-Messungen in der p Oph-Region eine Population von jungen ,nack-
ten“ B- und A-Sternen gefunden haben, die Anzeichen auf fossile Magnetfelder
zeigen wiirden. Diese Beobachtungen wiirden auf ein schnelleres Verschwinden
von zirkumstellaren Scheiben bei der Présenz von starken Magnetfeldern hin-
weisen.

Nach Palla & Stahler (1993) sollte das HAEBE-Stadium nach Uberschrei-
ten der ,stellaren Geburtslinie“, der Grenzlinie zwischen dem Zustand eines
tief in Nebelmassen eingebetteten IR-Objekts und dem optisch sichtbaren Vor-
hauptreihenstadium, einsetzen. Der Vorlduferstatus fiir das HAEBE-Stadium
fiir zumindestens einige IR-Objekte entsprechender Masse 148t sich durch das
Auffinden von dazugehorigen Jets und HH-Objekten belegen (Mundt & Ray
1994). Nach Palla & Stahler sollte dann das HAEBE-Stadium spétestens, nach-
dem die Akkretionsraten immer mehr abgenommen haben, mit dem Erreichen
der Hauptreihe und dem damit verbundenen Wasserstoffbrennen enden. Die
von van den Ancker et al. (1998) berechneten Alter der HAEBE-Sterne, die
teilweise die 10 Millionen-Marke iiberschreiten, lassen aber auch vermuten, dafl
es HAEBE-Sterne geben kénnte, die sich bereits im Hauptreihenstadium befin-
den. Andererseits stimmen nach van den Ancker et al. (1997b) die Positionen
der meisten HAEBE-Sterne im Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) sehr gut
mit denen junger Sterne kurz vor der Hauptreihe iiberein (Abb. 1.5).

Von vielen Autoren sind, wie Kapitel 1.1 zeigt, Vergleiche zwischen HAEBE-
und T Tauri-Sternen gezogen worden. Die urspriingliche Intention von Herbig
(1960) war es ja auch gewesen die Verwandten héherer Masse zu den T Tauri-
Sternen zu finden. So zeugen auch die Emissionslinien, der Infrarotexzefl und das
Vorkommen von Jets von der Ahnlichkeit zwischen beiden Gruppen. Trotzdem
gibt es im Gegensatz zu den T Tauri-Sternen grofle Meinungsdifferenzen, beson-
ders in der Interpretation des Infrarotexzesses (Kap. 1.1.3) und der Variabilitit
der Spektrallinien (Kap. 1.1.5). So ist nach wie vor unklar ob nun HAEBE-
Sterne von Scheiben, Hiillen oder beidem umgeben sind. Bei den klassischen
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Abbildung 1.5: Positionen einiger HAEBE-Sterne im HRD. Die durchgezogenen und
gestrichelten Linien stellen die stellaren Entwicklungswege nach Palla & Stahler (1993)
dar. Die obere bzw. untere gepunktete Linie markiert die ,stellare Geburtslinie“ fiir
eine Akkretionsrate von 10~ bzw. 107° M, /a. (Abb. aus van den Ancker et al. 1998)

T Tauri-Sternen scheint dagegen die Existenz von Akkretionsscheiben gesichert
zu sein. Appenzeller (1994) hat darauf hingewiesen, dal mogliche Unterschie-
de zwischen beiden Sterntypen durch das Fehlen einer dufleren Konvektions-
zone bei den HAEBE-Sternen zustandekommen kénnten. Damit wéren auch
nur, moglicherweise schwichere, fossile Magnetfelder bei den HAEBE-Sternen
moglich. Einen ganz anderen Ansatz machen dagegen z.B. Bohm & Catala
(1995), die davon ausgehen, dafi die Aktivitit bei HAEBE-Sternen nicht wie
bei T Tauri-Sternen durch Akkretion von einer Scheibe verursacht wird, son-
dern durch den Stern selbst. Die Annahme der Existenz von Chromosphéren
(z.B. Bohm & Catala 1993) bzw. Koronen (Skinner & Yamauchi 1996) im-
pliziert natiirlich dann das Vorhandensein von dufleren Konvektionszonen, de-
ren Existenz von theoretischer Seite aber nur schwer nachvollziehbar ist (vgl.
dazu Kap. 1.1.3). Schliefllich zeigt allein schon die blofe Existenz der Unter-
gruppe der UX Orionis-Sterne (siehe Kap. 1.1.4), da§ die Materieverteilung bei
HAEBE-Sternen moglicherweise wesentlich klumpiger sei konnte, als es bei den
T Tauri-Sternen der Fall ist.

Von einer Reihe von Autoren wird auch vermutet, dafl in &lteren und da-
mit auch isolierteren HAEBE-Sternen die Planetenentstehung oder zuminde-
stens die Prozessierung der zirkumstellaren Materie eingesetzt haben konnte.
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Hinweise darauf (siehe auch Kap. 1.1.5) kommen von der Art der Variabilitit
einiger Spektrallinien, die auf den Einfall kometarer Objekte auf den Stern
schliefen 148t (z.B. Sorelli et al. 1996, Grady et al. 1996), von der Form der
Infrarotspektren, die denen von Kometen gleichen (z.B. Waelkens et al. 1996,
Sitko et al. 1999), und der Existenz von zweihockerigen SEVs im Infraroten,
die durch das Freifegen gewisser Regionen durch die Prisenz von Planeten zu-
standekommen kénnen (z.B. van den Ancker et al. 1997b, Malfait et al. 1998).
Von diesen Autoren wird auch betont, daB auf Grund der auffilligen Ahnlichkei-
ten, ein unmittelbarer Entwicklungszusammenhang der dlteren HAEBE-Sterne,
auch Post-HAEBE-Sterne (kurz: PHAEBE-Sterne) genannt (Sitko et al. 1999),
mit 8 Pictoris (sieche Artymowicz 1997), dem aktivsten bekannten Wega-Stern,
bestehen miifite. Wega-Sterne sind Hauptreihensterne die einen zumeist gerin-
gen Infrarotexzefl infolge einer stark prozessierten Staubscheibe zeigen (z.B.
Aumann et al. 1984, Backman & Paresce 1993). Damit liefle sich eine Ent-
wicklungssequenz konstruieren, deren Verwirklichungsgrad in der Natur aller-
dings noch vollig ungeklirt ist. Jedenfalls scheinen die spiteren Phasen nur bei
Sternen in Frage zu kommen, die auf Grund verschiedener Faktoren (siehe die-
sen Abschnitt) zirkumstellaren Staub und Gas moglichst lange halten kénnen.
In diesem Fall kénnte dann die maximale Anzahl von Stadien, bestehend aus
IR-Objekt — HAEBE-Stern — PHAEBE-Stern — § Pictoris-Stern — Wega-Stern
durchlaufen werden.

1.2 HD 163296

In diesem Kapitel mochte ich kurz die bisherigen Beobachtungen und Modellan-
nahmen zu HD 163296 (MWC 275, BD —21°4779), dem von mir spektroskopisch
untersuchten HAEBE-Stern, darlegen.

Die Pekuliaritit und moégliche Variabilitidt des Spektrums von HD 163296 wurde
erstmalig von Merrill et al. (1925) gefunden. Da dieser Stern allerdings nicht mit
einer Sternentstehungsregion in Verbindung zu bringen war (Position zwischen
M8 und M 20 im Sternbild Schiitze) und auch keinen Reflexionsnebel zeigte,
wurde er erst von Mundt & Finkenzeller (1984) unter Vorbehalt in die Liste der
HAEBE-Sterne aufgenommen. Laut der neuen, nach physikalischen Gesichts-
punkten aufgestellten, Definition (siehe Kap. 1.1.1) kann man HD 163296 dage-
gen als vollwertiges Mitglied der Klasse der HAEBE-Sterne (Thé et al. 1994a),
vielleicht sogar als ein ,, Musterbeispiel“, ansehen. Jedenfalls ist HD 163296 einer
der am meisten untersuchten HAEBE-Sterne, was wohl auch mit seiner relativ
groflen Helligkeit von etwa 679 zusammenhéingt. Kine Zusammenstellung von
aktuellen Sternparametern ist in Tabelle 1.1 zu finden.

HD 163296 wurde von Hillenbrand et al. (1992) in Bezug auf die Form der
SEV im Infraroten (siehe Kap. 1.1.3) als Gruppe I-Objekt eingeordnet (sie-
he Abb. 1.1), d.h., die SEV gleicht am ehesten der einer optisch dicken zir-
kumstellaren Akkretionsscheibe mit innerem Loch. Die Scheibenmasse wird mit
0,12Mg, die LochgréBe mit 8 R, und die Akkretionsrate mit 1,3 - 1076 My /a
angegeben. Mitskevich (1995) favorisiert dagegen eine zirkumstellare Hiille aus
optisch dicken Staubwolken als Erklirung fiir die Form der SEV. Henning et
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Tabelle 1.1: Sternparameter fiir HD 163296

‘ Parameter ‘ Wert ‘ Referenz
Rektaszension | 17756™21529 | J2000.0
Deklination —21°57'2179 | J2000.0
Distanz 12277 pc van den Ancker et al. (1998)
scheinbare 6788 — 695 | van den Ancker et al. (1998)
Helligkeit 6m83 — 687 | Thé et al. (1994)
Spektraltyp A0/2Vep+sh | Thé et al. (1994)
A0 Berrilli et al. (1992)
AlVe Houk & Smith-Moore (1988)
ATe Finkenzeller (1985)
B9 Sitko et al. (1981)
Teff 9300 K van den Ancker et al. (1998)
9475 K Mannings & Sargent (1997)
Masse 2,3+ 0,1Mg | van den Ancker et al. (1998)
2,4 Mg Mannings & Sargent (1997)
Radius 2,2Rg Mannings & Sargent (1997)
Leuchtkraft 3075 L van den Ancker et al. (1998)
35,2 Lg Mannings & Sargent (1997)
Alter 475 Ma van den Ancker et al. (1998)
5Ma Mannings & Sargent (1997)
vsini 120730 km/s | Finkenzeller (1985)

al. (1994) und Mannings (1994), die besonders die SEV im Submillimeter- und
Millimeterwellenbereich untersucht haben, stellen wiederum fest, daff im Gegen-
satz zu den anderen Sternen in ihren Samples gerade die SEV von HD 163296
nicht durch ein sphérisches Modell beschrieben werden kann und deshalb ein
Scheibenmodell benétigt wird. Wihrend Henning et al. fiir eine Scheibe mit
optisch diinner Hiille pliddieren, ist nach Mannings sogar eine bis in den Mil-
limeterbereich optisch dicke Scheibe nicht auszuschliefen. Mannings gibt die
Scheibenmasse mit 0,12 Mg und den dufleren Radius mit ungefihr 500 AE an.
Malfait et al. (1998) gehen auch von einer Scheibe aus, interpretieren aber eine
Einsenkung der SEV bei 10 ym als Zeichen fiir ein Stadium fortgeschrittener
Planetenentstehung (siehe auch Kap. 1.1.7). Auch im UV zeigt HD 163296 nach
Thé et al. (1985) einen durch heifles zirkumstellares Material verursachten Ex-
zefl. Blondel et al. (1993) interpretieren diese vermehrte Emission als Strahlung
einer ringférmigen Grenzschicht (siehe Kap. 1.1.3). Schlieflich konnten Brown
et al. (1993) Radioemission im Zentimeterbereich bei HD 163296 entdecken, die
durch Frei-Frei-Emission in einem ionisierten, sphirisch symmmetrischen Wind
interpretiert werden konnte.

Die photometrische Variabilitéit im visuellen Spektralbereich iiberdeckt nach
den Angaben von van den Ancker et al. (1998) und Thé et al. (1994) (vgl.

Tab. 1.1) einen Helligkeitsbereich von 0712. Nach einer Langzeitstudie von
Shevchenko et al. (1994) betrdgt die Amplitude sogar 0719. Damit gehort
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HD 163296 mit seinen wahrscheinlich nichtperiodischen Helligkeitsinderungen
geringerer Amplitude nicht zur Untergruppe der UX Orionis-Sterne (siehe Kap.
1.1.4). Polarimetrische Untersuchungen von Beskrovnaya et al. (1998) erga-
ben Anderungen der Stokes-Parameter besonders auf einer Zeitskala von Ta-
gen. Die Form der Verdnderungen gleicht einem Sinus mit einer Periode von
7,5 Tagen. Dies wird durch die Rotation von Gasinhomogenititen in einer, von
einem Magnetfeld durchsetzten, zirkumstellaren Hiille erklirt. Nach Bjorkman
et al. (1995) zeigt HD 163296 beim Ubergang vom UV ins Optische einen , Flip*
des Positionswinkels der Polarisation um 90°. Dies wird von Wood et al. (1996)
durch das wellenlingenabhéngige Streuverhalten einer abgeflachten zirkumstel-
laren Hiille erklirt. So miifle die UV-Strahlung aus den optisch diinneren Polar-
regionen in Beobachterrichtung gestreut werden, wihrend die optische Strah-
lung praktisch den direkten Weg nehmen konne.

Bei HD 163296 wurde besonders intensiv die Variabilitdt der Spektrallinien
untersucht (sieche auch Kap. 1.1.5). So konnten Catala et al. (1989) in den
Verdnderungen von MgIlh+k eine Periode von 50 +8h und in CallK von
35 £ 5 h entdecken. Sie interpretieren die Beobachtungen dahingehend, daf} hier
ein Wechselspiel von schnellen und langsamen Stromungen eines magnetisch
kontrollierten stellaren Windes gesehen wiirde. Die Periode in den Verdnderun-
gen der CallK-Linie wiirde dann die stellare Rotationsperiode widerspiegeln.
Dagegen wiirden die beiden MgII-Linien jenseits des Korotationradius entste-
hen und damit eine hohere Periode zeigen. Baade & Stahl (1989b) konnten da-
gegen nach der Untersuchung von einer Reihe optischer Linien keine sichere Pe-
riode finden, sind aber der Ansicht, dafl die beobachteten Variabilititen am ehe-
sten durch nichtradiale Pulsationen des Sterns erklirt werden kénnten. Pogodin
(1994) hat Variationen im Bereich von Stunden bis Tagen in Ha und Hf gefun-
den. So erklirt er nur wenige Stunden existierende, sich bewegende Strukturen
(Abb. 1.6) als aus der stellaren Chromosphire kommende Inhomogenitéten, die
durch die Wechselwirkung eines dquatorial konzentrierten Sternwindes mit einer
zirkumstellaren Hiille erzeugt werden sollten. Nach Beskrovnaya et al. (1998)
konnte die Wechselwirkung zwischen einem schnellen, entweichenden und einem
langsamen, wieder auf den Stern zuriickfallenden, stellaren Wind dazu fiihren,
daf rdumliche Inhomogenititen in einer zirkumstellaren Hiille erzeugt wiirden.
Damit liele sich die von ihnen beobachtete Variabilitéit in Ha, HeI A 5876 und
NaID erkliren. Beaver & Morrison (1995) konnten iiber einen Zeitraum von
Monaten eine starke Verdnderlichkeit der Morphologie der Ha-Linie feststellen.
So zeigte Ha P Cygni-, Doppel-Peak- und reine Emissionsprofile. Damit durften
Modelle zur zirkumstellaren Umgebung von HD 163296 nicht an ein bestimm-
tes Profil gebunden sein. Blondel et al. (1993) haben Lya untersucht und eine
um 520 km/s ins Rote verschobene Emissionskomponente gefunden (siehe auch
Abb. 1.3). Die Emission kénnte durch auf den Stern fallende Materie infolge
eines magnetisch gefithrten Akkretionsprozesses entstehen. Die Akkretionsra-
te wiirde dann etwa 6,1 - 1078 M /a betragen. AuBierdem stellen Blondel et al.
fest, daf} sich das UV-Spektrum von HD 163296 am besten durch eine Kombina-
tion der Beitrige des Sterns und einer ringformigen Grenzschicht erkliren 148t,
was wiederum fiir das Akkretionsscheiben-Modell sprechen wiirde. Verbotene
Linien konnten bei HD 163296 bisher nicht gefunden werden (z.B. Corcoran &
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Abbildung 1.6: Schnell laufende Strukturen in den Residuen von Ha (Abb. aus Po-
godin 1994)

Ray 1998). Die 10 ym-Region hat nach Sitko et al. (1999) groBe Ahnlichkeiten
mit der von Hale-Bopp (Abb. 1.7) und [ Pictoris. Daraus liefle sich folgern,
dafl HD 163296 von prozessierten, kometaren Material umgeben wére, was auf
eine aktive Planetenentstehung hinweisen wiirde (vgl. Kap. 1.1.5 und 1.1.7).
SchlieBlich konnten van Dishoeck et al. (1998) Ho-Emission bei HD 163296 mit
einer Intensitit detektieren, die 0,01 M an warmen Gas (ca. 150 K) entspriche,
welches sich eher in einer Scheibe als in einer zirkumstellaren Hiille befinden
sollte.

Mit Hilfe des HST? konnten Grady et al. (1998) zwei etwa 1000 AE vom Stern
entfernte Herbig-Haro-artige Objekte entdecken, die fiir einen kollimierten Aus-
fluB, also fiir einen bipolaren Jet, sprechen wiirden (siehe auch Kap. 1.1.6). Die
abbildenden Beobachtungen im Millimeterbereich mit Einzelteleskopen zeig-
ten HD 163296 nur punktférmig, so dafl nur Abschitzungen der Masse des zir-
kumstellaren Materials vorgenommen werden konnten (z.B. Corcoran & Ray
1998: 0,09 M, Henning et al. 1998: 0,13 Mg). Mannings & Sargent (1997)
konnten schlielich mit Hilfe der Millimeterwellen-Interferometrie die zirkum-
stellare Umgebung von HD 163296 auflésen (Abb. 1.8). Die Abbildung schei-
benférmiger Gebilde gelang, wie bereits in Kapitel 1.1.6 dargelegt wurde, so-
wohl durch Beobachtungen im Kontinuum (grofie Halbachse: 110 AE) wie auch
in der CO(2 — 1)-Linie (groe Halbachse: 310 AE). Die Scheibenmasse wurde zu
0,0028 M, und der Inklinationswinkel® zu 58° bestimmt. Das CO-Geschwindig-
keitsfeld weist nach Mannings & Sargent auf Kepler-Rotation mit ungefihr

2Hubble Space Telescope
390° entspricht ,edge-on*
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Abbildung 1.7: Vergleich der 10 um-Region von HD 163296 (gefiillte Kreise) mit der
von Hale-Bopp (durchgezogene Linie)(Abb. aus Sitko et al. 1999)

2,5km/s hin.

Zusammenfassend 148t sich also sagen, dafl es bei HD 163296 genau die gleiche
Vielfalt an Erklirungsansitzen gibt, wie bei der gesamten Gruppe der HAEBE-
Sterne (siehe Kap. 1.1). So wird HD 163296 mit T Tauri-Sternen, (3 Pictoris,
Be-Sternen und Sternen mit chromosphérischer Aktivitit verglichen. Daf} es so
verschiedenartige Deutungen gibt, liegt wohl an dem Umstand, dafl zum einen
HD 163296 ein isolierter HAEBE-Stern ist, der Anzeichen auf einen fortgeschrit-
tenen Entwicklungszustand zeigt (z.B. Ahnlichkeiten im IR-Spektrum mit Hale-
Bopp durch die Existenz von kristallinen Silikaten) und auf der anderen Seite
einen sehr jungen, T Tauri-artigen Eindruck macht auf Grund von starken Hin-

= . . . 4

% HD 183208: CO{2-1)
|\ Velocity-integrated
flux dens:'i_;’)'_.f' Eie.”

Arc Sec Ara Sea

Abbildung 1.8: Darstellung der Isophoten (links, zusammen mit Auflosungs-
vermogen) und der Radialgeschwindigkeitsverteilung (rechts) der CO(2 — 1)-Emission
bei HD 163296. Die Geschwindigkeiten sind im Sinne der Wellenléingenverschiebung
farbcodiert. (Abb. aus Mannings & Sargent 1997)
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weisen auf eine Akkretionsscheibe und kollimierten Ausfliissen (HH-Objekte).
So gilt HD 163296 unter den HAEBE-Sternen als einer der besten Kandida-
ten sowohl fiir eine Akkretionsscheibe wie auch fiir aktive Planetenentstehung.
Wihrend ein grofler Teil der Beobachtungen auf eine Scheibengeometrie hin-
deuten, sind die Verhéltnisse in der optischen Spektroskopie besonders kontro-
vers, welches wohl an der teilweise komplizierten Morphologie und Variabilitat
der Spektrallinien liegt. Deshalb kann die Untersuchung einer besonders langen
Zeitserie von hochauflésenden optischen Spektren ein wichtiger Schritt sein, um
HD 163296 und die Gruppe der HAEBE-Sterne iiberhaupt besser verstehen zu
kénnen. Eine solche Untersuchung soll nun in den folgenden Kapiteln dargelegt
werden.



Kapitel 2

Datenaufnahme und
Reduktion

Dieses Kapitel ist der Beschreibung der Datengewinnung mit Hilfe des Echelle-
Spektrographen HEROS' gewidmet. So wird zuerst ein kurzer Uberblick iiber
die Funktionsweise von HEROS gegeben. Danach werden dann die auf La Silla
in Chile gewonnenen Daten prisentiert. Und schlieflich soll noch die Reduktion
der Spektren Thema dieses Kapitels sein.

2.1 Echelle-Spektroskopie mit HEROS

Echelle-Spektrographen zeichnen sich dadurch aus, da mit ihnen in hohen Ord-
nungen m beobachtet werden kann (typischerweise m = 100). Da fiir ein Gitter
die Dispersion proportional zu m ist, kann mit einem Echelle-Spektrographen
ein hohes Auflésungsvermogen erreicht werden. Beobachtung in hohen Ordnun-
gen bedeutet aber auch, da$§ es zu starken Uberlappungen der einzelnen Ordnun-
gen kommt. Dieses Problem kann durch ein Auseinanderziehen der Ordnungen
mit Hilfe eines weiteren, senkrecht zur Hauptdispersionsrichtung dispergieren-
den Gitters gelost werden. Damit gleichen Echelle-Spektren, wie Abb. 2.1 zeigt,
potrichmustern®, die aus den Spektren nebeneinanderliegender Ordnungen be-
stehen.

HEROS ist ein transportabler, fasergekoppelter Echelle-Spektrograph (Man-
del 1988a, 1988b, Kaufer 1996). Das bedeutet, dal HEROS aus zwei iiber eine
Glasfaser verbundene Komponenten besteht, ndmlich der Teleskop- und der
Spektrographeneinheit.

In der Teleskopeinheit (Abb. 2.3) befindet sich die Fernsehleiteinrichtung, mit
deren Hilfe die Einkopplung des vom Teleskop kommenden Lichts in die Glasfa-
ser iiberwacht wird. Aulerdem sind iiber einen einfahrbaren Umlenkspiegel eine
Flatfield- und eine Thorium-Argon-Lampe nutzbar. Die Flatfield-Lampe liefert
Weifllicht, also ein Kontinuum (Abb. 2.1). Dagegen strahlt die Thorium-Argon-
Lampe durch eine Vielzahl von Emissionslinien (Abb. 2.2). Aufnahmen dieser
Lampen werden zur nachfolgenden Datenreduktion gebraucht (siehe Kap. 2.3).

'"Heidelberg Extended Range Optical Spectrograph
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Abbildung 2.1: Flatfield-Aufnahmen, die Echelle-Spektren einer Weifllichtquelle dar-
stellen, fiir den blauen und den roten Kanal. Es treten deutlich die durch das Kreuzdi-
spersionsgitter auseinandergezogenen spektralen Ordnungen hervor. (Abb. aus Kaufer
1996)

(a) blauer Kanal (b) roter Kanal

Abbildung 2.2: Aufnahmen der Echelle-Spektren einer Thorium-Argon-Dampflampe
fiir den blauen und den roten Kanal. Die vielen Emissionslinien werden zur Wel-
lenlingenkalibration der Spektren benétigt. (Abb. aus Kaufer 1996)
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Abbildung 2.3: Teleskopeinheit von HEROS mit TV-Kamera, Flatfield- und
Thorium-Argon-Lampe. Das Umschalten zwischen den einzelnen Beobachtungsmodi
geschieht durch einen in den Strahlengang einfahrbaren Spiegel und durch ein beweg-
liches Prisma. (Abb. aus Kaufer 1996)
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Abbildung 2.4: Schematischer Aufbau des HEROS-Spektrographen. Es sind Glasfa-
ser, dichroitisches Filter, Kollimator, Echelle-Gitter und der blaue (gestrichelte Linien)
und der rote Kanal (durchgezogene Linien), jeweils bestehend aus Kreuzdispersionsgit-
ter, Kamerasystem und CCD, zu sehen. (Abb. aus Kaufer 1996)
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Der Spektrograph (Abb. 2.4) bestand in seiner urspriinglichen Form als FLASH?
im wesentlichen aus dem Echelle- und Kreuzdipersionsgitter, einem Kollima-
tor und dem Kamerasystem mit einem, einen Wellenléngenbereich von 4000 —
6800 A iiberdeckenden, CCD? (Mandel 1988a, 1988b). Um einen gréBeren Spek-
tralbereich abdecken zu kénnen, kam es durch Kaufer (1996) zu der Erweiterung
von FLASH zu HEROS durch Anbau eines weiteren Kanals mit Kreuzdispersi-
onsgitter und Kamerasystem mit einem fiir das nahe UV empfindlichen CCD.
Auflerdem wurde in den Strahlengang ein dichroitischer Filter eingebaut, um ei-
ne wellenldngenabhéngige Strahlteilung fiir die beiden Kanéle zu erreichen. Das
System wurde so eingestellt, daf der ,rote“ Kanal (frither FLASH) in 32 Ord-
nungen den Spektralbereich zwischen 5800 und 8650 A und der neue ,blaue“
Kanal in 64 Ordnungen den Bereich 3450 — 5600 A abdeckt. Das Fehlen des
Spektrums zwischen 5600 und 5800 A ist verkraftbar, da sich dort keine fiir die
Untersuchung von heiflen Sternen, dem Arbeitsgebiet der Gruppe Wolf, wich-
tigen Linien befinden. Das Auflésungsvermoégen von HEROS betriagt ungefahr
20000 iiber den ganzen Spektralbereich.

Die fasergekoppelte Bauweise von HEROS hat eine Reihe von Vorteile. Auf
der einen Seite verhindert der feste Standort des Spektrographen die fiir hoch-
auflosende Echelle-Spektroskopie sehr kritischen mechanischen Durchbiege-Ef-
fekte. Mit der vom Teleskop unabhéngigen Aufstellung kann der Spektrograph
auch an Teleskopen bis hinunter zur 0,5 m-Klasse betrieben werden, was be-
sonders fiir die erreichbare Dauer von Beobachtungskampagnen vorteilhaft ist.
Andererseits ermdglicht die Vielfach-Totalreflexion des Lichts in der Faser, daf§
die Ausleuchtung des Faserausgangs vollig unabhingig von der Art der Lichtein-
kopplung und der gew#hlten Beobachtungsmodi ist. Damit kann sich nur die im
Spektrographen ankommende Gesamtintensitit dndern. Die Intensitéitsvertei-
lung ist dagegen vollig gleichméBig. Diese besondere Eigenschaft von Glasfasern
wird auch ,Scrambled Light“ genannt.

Mit denen in diesem Kapitel genannten Eigenschaften ist HEROS bestens
geeignet, um lange Zeitserien von hochauflésenden optischen Spektren aufneh-
men zu konnen, auch wenn durch die Lichtleitertechnik und die Benutzung
an kleineren Teleskopen nur hellere Sterne bis etwa 7™ — 8 der Beobachtung
zugénglich sind.

2.2 Beobachtungen

Zur Untersuchung der spektroskopischen Variationen von HD 163296, aber auch
anderen heiflen Sternen, wurde mit HEROS (siehe Kap. 2.1) im Mérz und April
1997 am 0, 5 m- und 1, 52 m-Teleskop der ESO* auf La Silla in Chile beobachtet.
Die Beobachtungen wurden von D. Baade, A. Kaufer, T. Rivinius, D. Schéifer
und O. Stahl ausgefiihrt. Insgesamt wurden von HD 163296 in einem Zeitraum
von 51 Tagen je 118 Spektren im blauen und im roten Kanal aufgenommen
(Tab. 2.1). Dabei konnten jeweils in 27 Nichten drei, in 15 zwei, in sieben eins

’Fiber-Linked Astronomical Spectrograph of Heidelberg
3engl.: charge coupled device
“Buropean Southern Observatory
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Tabelle 2.1: Aufnahmezeitpunkte der Spektren. Fiir jedes Spektrum wird jeweils eine
laufende Nummer, das Aufnahmedatum und das Julianische Datum des Belichtungs-
beginns in der Form MJD := JD — 2400000.5 angegeben. Die Angaben gelten fiir den
blauen und den roten Kanal.

Nr. Datum MJD Nr. Datum MJD Nr. Datum MJD

001 | 08.03.97 | 50515.39 041 | 28.03.97 | 50535.29 081 | 10.04.97 | 50548.40
002 | 09.03.97 | 50516.33 042 | 28.03.97 | 50535.34 082 | 11.04.97 | 50549.29
003 | 09.03.97 | 50516.39 043 | 28.03.97 | 50535.40 083 | 11.04.97 | 50549.35
004 | 10.03.97 | 50517.34 || 044 | 29.03.97 | 50536.28 084 | 11.04.97 | 50549.40
005 | 10.03.97 | 50517.39 045 | 29.03.97 | 50536.33 085 | 12.04.97 | 50550.30
006 | 11.03.97 | 50518.32 046 | 30.03.97 | 505637.27 || 086 | 12.04.97 | 50550.36
007 | 11.03.97 | 50518.37 || 047 | 30.03.97 | 50537.33 087 | 12.04.97 | 50550.41
008 | 12.03.97 | 50519.33 048 | 30.03.97 | 50537.39 088 | 13.04.97 | 50551.30
009 | 12.03.97 | 50519.38 049 | 31.03.97 | 50538.29 089 | 13.04.97 | 50551.35
010 | 13.03.97 | 50520.33 050 | 31.03.97 | 50538.34 090 | 13.04.97 | 50551.41
011 | 13.03.97 | 50520.38 051 | 31.03.97 | 50538.40 091 | 14.04.97 | 50552.29
012 | 14.03.97 | 50521.30 052 | 01.04.97 | 505639.27 || 092 | 14.04.97 | 50552.34
013 | 14.03.97 | 50521.36 053 | 01.04.97 | 50539.33 093 | 14.04.97 | 50552.40
014 | 15.03.97 | 50522.32 054 | 01.04.97 | 50539.40 094 | 15.04.97 | 50553.30
015 | 15.03.97 | 50522.38 055 | 02.04.97 | 50540.27 || 095 | 15.04.97 | 50553.35
016 | 16.03.97 | 50523.29 056 | 02.04.97 | 50540.33 096 | 15.04.97 | 50553.41
017 | 16.03.97 | 50523.34 || 057 | 02.04.97 | 50540.40 097 | 16.04.97 | 50554.29
018 | 16.03.97 | 50523.39 058 | 03.04.97 | 50541.28 098 | 18.04.97 | 50556.35
019 | 17.03.97 | 50524.29 059 | 03.04.97 | 50541.34 099 | 19.04.97 | 50557.24
020 | 17.03.97 | 50524.34 || 060 | 03.04.97 | 50541.40 100 | 20.04.97 | 50558.27
021 | 17.03.97 | 50524.40 061 | 04.04.97 | 50542.29 101 | 21.04.97 | 50559.21
022 | 19.03.97 | 50526.33 062 | 04.04.97 | 50542.34 102 | 22.04.97 | 50560.24
023 | 19.03.97 | 50526.39 063 | 04.04.97 | 50542.40 103 | 22.04.97 | 50560.33
024 | 21.03.97 | 50528.37 || 064 | 05.04.97 | 50543.29 104 | 23.04.97 | 50561.21
025 | 21.03.97 | 50528.41 065 | 05.04.97 | 50543.35 105 | 23.04.97 | 50561.32
026 | 22.03.97 | 50529.39 066 | 05.04.97 | 50543.40 106 | 23.04.97 | 50561.43
027 | 23.03.97 | 50530.29 067 | 06.04.97 | 50544.29 107 | 24.04.97 | 50562.24
028 | 23.03.97 | 50530.34 || 068 | 06.04.97 | 50544.34 108 | 24.04.97 | 50562.43
029 | 23.03.97 | 50530.40 069 | 06.04.97 | 50544.41 109 | 25.04.97 | 50563.22
030 | 24.03.97 | 50531.29 070 | 07.04.97 | 50545.28 110 | 25.04.97 | 50563.42
031 | 24.03.97 | 50531.35 071 | 07.04.97 | 50545.34 111 | 26.04.97 | 50564.24
032 | 24.03.97 | 50531.40 072 | 07.04.97 | 50545.39 112 | 26.04.97 | 50564.43
033 | 25.03.97 | 50532.28 073 | 08.04.97 | 50546.28 113 | 27.04.97 | 50565.21
034 | 25.03.97 | 50532.34 || 074 | 08.04.97 | 50546.34 114 | 27.04.97 | 50565.30
035 | 26.03.97 | 50533.28 075 | 08.04.97 | 50546.39 115 | 27.04.97 | 50565.43
036 | 26.03.97 | 50533.34 || 076 | 09.04.97 | 50547.29 116 | 28.04.97 | 50566.24
037 | 26.03.97 | 50533.40 077 | 09.04.97 | 50547.34 117 | 28.04.97 | 50566.33
038 | 27.03.97 | 50534.28 078 | 09.04.97 | 505647.40 118 | 28.04.97 | 50566.43
039 | 27.03.97 | 50534.34 || 079 | 10.04.97 | 50548.29
040 | 27.03.97 | 50534.39 080 | 10.04.97 | 50548.34

und in drei keine Spektren gewonnen werden. Der gréfite Anteil, d.h., 97 der
118 Spektren, wurde mit Hilfe des 0, 5 m-Teleskop zwischen dem 08.03. und dem
16.04.97 aufgenommen. Vom 18. bis zum 28.04.97 kamen dann noch die rest-
lichen 21 Spektren durch Beobachtungen am 1,52 m-Teleskop dazu. Typische
Belichtungszeiten lagen beim kleineren Teleskop im Bereich von 70 — 80 min,
beim Groéfleren nur noch bei 20 min. Die erreichten mittleren Signal-zu-Rausch-
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Verhiltnisse (S/N°) liegen fiir das 0, 5 m-Teleskop bei 60 fiir den blauen und bei
45 fiir den roten Kanal. Beim 1, 52 m-Teleskop ergeben sich die entsprechenden
Werte fiir beide Kaniile zu etwa 115. Die Werte gelten fiir einen einige hundert A
umfassenden Bereich um 4500 respektive 6500 A. Zu den Réndern der entspre-
chenden spektralen Empfindlichkeiten der CCDs hingehend, kénnen die S/Ns
auch deutlich unter diesen Werten liegen. Schliefllich méchte ich noch darauf
hinweisen, dafl durch die jahreszeitlich bedingte Einschréinkung der Sichtbarkeit
von HD 163296 auf die Morgenstunden (siehe Tab. 2.1), die tigliche Zeitabdek-
kung, besonders am Anfang der Kampagne, den Zeitraum von vier Stunden
nicht iibersteigt. Dies ist der grofite Nachteil des zur Verfiigung stehenden Da-
tensatzes (siehe dazu Kap. 3). Der unbestreitbare Vorteil dieser Zeitserie von
Spektren ist hingegen die Abdeckung eines besonders langen Zeitraums von 51
Tagen durch die grofle Zahl von 118 Spektren.

2.3 Datenreduktion

Die Datenreduktion wurde mit einem an dem HEROS-Spektrographen an-
gepaBten MIDAS®-Programmpaket (Stahl et al. 1993), das auf dem Echelle-
Reduktions-Paket von Ponz & Brinks (1983) basiert, durchgefiihrt. Ich méchte
hier kurz die wichtigsten Schritte der halbautomatischen, fiir eine grofie An-
zahl von Spektren konzipierten, Datenreduktionsprozedur erliutern (vgl. auch
Kaufer 1996):

— Mittelung der Thorium-Argon- und Flatfieldaufnahmen

In einer Beobachtungsnacht werden zwischen den Objektbelichtungen Th-
Ar-" und Flatfieldaufnahmen eingeschoben (siehe Abb. 2.1 und 2.2). Durch
die Mittelung zeitlich der Objektbelichtung benachbarter Th-Ar-Aufnah-
men, kann der Einflul von méglichen Verschiebungen der Echelle-Spektren
auf dem CCD ausreichend beriicksichtigt werden. Die Mittelung einer
groBeren Anzahl von Flatfields ist n6tig, um eine zusétzliche Verrauschung
der Spektren durch die spatere Flatfieldkorrektur, besonders im blauen
Spektralbereich, moglichst zu vermeiden.

— Abziehen des Streulichthintergrunds

Nachdem der Verlauf der einzelnen Echelle-Ordnungen bestimmt worden
ist, kann der in den Flatfield- und Objektaufnahmen mehrere Prozent be-
tragende Streulichtanteil (siehe Abb. 2.1) durch eine in den Bereichen zwi-
schen den Ordnungen angelegte zweidimensionale Spline-Funktion recht
gut zur anschlielenden Entfernung modelliert werden.

— Egztraktion der Echelle-Ordnungen

Als nichstes wird in allen Spektren fiir jede Ordnung das Signal in Quer-
dispersionsrichtung pixelweise aufaddiert. Um die folgende Extraktion

Sengl.: signal-to-noise ratio
5Munich Image Data Analysis System
"Thorium-Argon
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der Ordnungen optimal ermdglichen zu kénnen, mufl eine vorzugeben-
de ,,Spaltlinge® so eingestellt werden, dafl auf der einen Seite auch leichte
Verschiebungen der Ordnungen nicht zu einem Signalverlust fithren und
andererseits benachbarte Ordnungen nicht miteinbezogen werden. Even-
tuell gestorte Pixel kénnen mit Hilfe eines statistischen Models fiir den
Signalverlauf in Dispersionsrichtung auf geeignete Weise ersetzt werden.
Fehlerhafte Pixel werden hauptséichlich durch ,,Cosmics“ erzeugt, das sind
Pixelstorungen durch den Einschlag von Teilchen der kosmischen Hoéhen-
strahlung. Nun konnen die Ordnungen optimal extrahiert und als einzelne
Zeilen in einem sogenannten ,Pixel-Order Frame®“ kompakt gespeichert
werden.

SFlatfielden“ der extrahierten Spektren

Mit der Division der Pixel-Order Frames der Flatfieldspektren durch die
der Objektspektren werden die Pixel-zu-Pixel-Empfindlichkeitsvariationen
des CCDs und der Empfindlichkeitsverlauf des Spektrographen eliminiert.
In den resultierenden Objektspektren wird der Intensitdtsverlauf allein
durch die Uberlagerung der Kontinuumsstrahlung des Objekts und der
Flatfieldlampe bestimmt.

Bestimmung der Dispersionskoeffizienten

In den extrahierten Th-Ar-Spektren kénnen automatisch etwa 1000 Spek-
trallinien identifiziert werden. Damit kann dann ein empirisches Modell
fiir den nichtlinearen spektralen Verlauf der Dispersion aufgestellt werden.
Da die Ordnungsnummer ein Modellparameter ist, lassen sich auch linien-
arme Ordnungen iiber einen ,globalen®, alle Ordnungen einbeziehenden,
Fit gut kalibrieren.

Wellenldangenkalibration, ,,Rebinnen® der extrahierten Spektren und Kor-
rektur auf heliozentrisches Bezugssystem

Mit den nun bestimmten Dispersionskoeffizienten werden die einzelnen
Ordnungen pixelweise wellenldngenkalibriert, interpoliert und auf ein dqui-
distantes Gitter mit einer Schrittweite von 0,1 A iibertragen. Da durch
dieses ,Rebinnen®“ Auflésung verloren geht, wird die Korrekur der Spek-
tren vom geozentrischen auf das heliozentrische Bezugssystem gleich mit-
einbezogen.

Zusammenfigen der wellenldngenkalibrierten Ordnungen

Nun koénnen die einzelnen Ordnungen zu einem eindimensionalen Spek-
trum zusammengesetzt werden. Da benachbarte Ordnungen teilweise iiber-
lappen, fithrt eine gewichtete Aufaddierung zu einer Erhéhung des S/N
in den betroffenen Bereichen. Durch das nicht perfekte Flatfielden ver-
bleiben in den Spektren sogenannte ,Ripples“. Das sind niederfrequente
Wellen mit einer Amplitude von etwa 1% zum umgebenden Kontinuum.
Sie bediirfen aber keiner weiterer Korrektur, da ihre Periodenlinge we-
sentlich grofler als die typische Breite von stellaren Spektrallinien ist.
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— Normierung der Spektren
Als letzter Schritt kann durch die Division einer Kontinuums-Splinefunk-
tion durch das Objektspektrum, das stellare Kontinuum auf eins gesetzt
werden. Die auf diese Weise gewonnenen Spektren kénnen nun wissen-
schaftlich analysiert werden.
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Datenanalyse

Die Analyse der 1997 auf La Silla gewonnenen Daten (siehe Kap. 2) wurde mit
dem Datenverarbeitungssystem MIDAS in der Version NOV97 durchgefiihrt.
Die Datenanalyse beinhaltet im wesentlichen Linienidentifizierung, Gruppie-
rung der Spektrallinien nach Form und Variabilitit, Periodensuche und die
Untersuchung von einzelnen spektralen Strukturen anhand von HJ. Die Be-
schreibung der einzelnen Analysemethoden und der damit gewonnenen Ergeb-
nisse wird das Thema der nun folgenden Abschnitte sein.

3.1 Das Spektrum

Durch eine S/N-gewichtete Mittelung der 118 zur Verfiigung stehenden blau-
en und roten Spektren konnte fiir HD 163296 ein detaillierter Spektralatlas
mit hohem S/N erstellt werden (siehe Anhang A). Mit Hilfe des Programms
synspec (Gummersbach & Kaufer 1996) konnte dann das mittlere Spektrum
von HD 163296 mit dem Modellspektrum eines AOV-Sterns (10000 K) zur Li-
nienidentifizierung benutzt werden. Das Modellspektrum beruht dabei auf der
umfassenden Liste atomarer Linien von Kurucz & Bell (1995). Weiterhin wur-
den zur Linienidentifizierung die Tabellenwerke von Moore (1945) und Saidel
et al. (1961) herangezogen.

Das Spektrum von HD 163296 wird, typisch fiir einen A-Stern, deutlich von
den Linien der Balmerserie, insbesondere durch Ha, dominiert. Auffélliger sind
ansonsten nur noch die Linien CallAX 3934, 8498, 8542, MgIl 4481, NalD
(2 Linien) und OI 7774 (3-fach). Das Spektrum ist im Bereich von ca. 3680 A
(Balmerkante) bis etwa 4600 A sehr linienreich. Die meisten Linien sind al-
lerdings sehr schwach und nur im mittleren Spektrum auf Grund des gerin-
gen Rauschanteils identifizierbar. Auf der kurzwelligeren Seite der Balmerkan-
te konnte wegen des Balmerkontinuums und der geringen Empfindlichkeit des
CCDs keine Linie identifiziert werden. Das mittlere Spektrum des roten Kanals
ist sehr linienarm. Es wird aulerdem auch stark durch atmosphérische Binder
beeintrachtigt.

In Abbildung 3.1 sind Beispiele fiir die vorkommenden Linienformen darge-
stellt. Neben relativ ,normalen“ Absorptionslinien wie MgII A 4481 (d) sind
auch die fir HAEBE-Sterne typischen Emissionslinien wie Call A 8498 (a) zu
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Abbildung 3.1: Darstellung von Linienformen, die im mittleren Spektrum der Zeitse-
rie (siche Anhang A) gefunden wurden. Neben mehr oder weniger symmetrischen
Emissions- und Absorptionslinien existiert auch eine Liniengruppe (b), die aufler ei-
ner Absorption auch eine blauverschobene Emission aufweist. Die NaI-Linien in (a)

sind auf die Da-Ruhewellenléinge bei 5890 A zentriert.
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Abbildung 3.2: Zunahme des Emissi-  Abbildung 3.3: Formenvielfalt bei Ha.
onsanteils unter den Balmerlinien. Die ~ Neben dem mittleren Profil (durchgezo-
mittleren Profile aufeinanderfolgender  gene Linie) sind auch die Extremfille
Linien sind jeweils um 0,2 Flufleinheiten = Einzel- und Doppel-Peak-Profil zu er-
separiert worden. kennen.

erkennen. Eine besonders bemerkenswerte Linienform ist in Teilbild (b) zu er-
kennen. Sie besteht aus einer mehr oder weniger zentralen Absorption und einer
um etwa 200 km/s ins Blaue verschobenen Emission und tritt bei OI A 7774 und
HeI-Linien wie HeIA5876 und HeI A 6678 auf. Neben dieser ungew6hnlichen
Linienform ist die Linienstirke der HeI-Linien auch auffillig grofler als es bei
einem A-Stern zu erwarten wére. Die blaue Emissionskomponente kénnte durch
nichtsphérische Ausflufbewegungen hoher Geschwindigkeit erzeugt oder auf ei-
ne Rotation der Materie im Linienentstehungsgebiet, bei der die zu erwartende
komplementire rote Komponente infolge eines Uberdeckungseffekt nicht sicht-
bar ist, zurckgefithrt werden. Solche Emissionskomponenten kénnten auch bei
einigen FeIl-Linien sichtbar sein (siche Anhang A). Dies ist aber auf Grund
der schlechten Definition des Kontinuums durch den Linienreichtum in diesem
Bereich duflerst unsicher. Abbildung 3.1 (c) beinhaltet schlie8lich noch Beispie-
le fiir asymmetrische Absorptionslinien. Diese kénnen durch Uberlagerung von
Linien, verschobene Emissionskomponenten oder, wie Kapitel 3.4.1 zeigen wird,
durch temporire, verschobene Absorptionsstrukturen erzeugt werden.

In Abbildung 3.2 sind iibereinander die Profile von fiinf Balmerlinien dar-
gestellt. Es ist deutlich die Zunahme des Emissionsanteils beim Ubergang von
H 10 zu HB zu erkennen. Dies entspricht einem steigenden Einflufl von zirkum-
stellaren gegeniiber photosphérischen Wasserstoff bei der Linienentstehung, da
die Emission nichtphotosphérischen Ursprungs ist. Am zunehmenden Abstand
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zwischen den Fliigeln der einzelnen Linienprofile kann man auch die Zunahme
der Linienstérke hin zu HfB erkennen.

Das Ha-Profil wird von der Emission dominiert (Abb. 3.3). So kann die Hohe
des Emissionspeaks mehr als das Fiinffache des Kontinuumsflusses betragen.
Ha weist eine komplizierte Linienform auf, die auch noch stark variabel ist.
Die meiste Zeit wird das Linienprofil durch eine relativ zentrale Emission und
einer iiberlagerten, schwicheren, blauverschobenen Absorptionskomponente be-
stimmt. Daf} es sich hierbei tatsdchlich um eine iiberlagerte, blauverschobene
Absorption und nicht Emission handelt, kann aus der geringen Variabilitit der
Emission bei den anderen Balmerlinien, wie es am Beispiel von Hé in Kapi-
tel 3.4.1 gezeigt wird, gefolgert werden. Nur eine in Intensitéit und Lage stark va-
riable, nichtphotosphérische Absorptionskomponente kann auflerdem die Viel-
falt der gefundenen Linienformen erkldren. So kénnen, wie Abbildung 3.3 teil-
weise zeigt, auch Doppel-Peak-, reine Emissions-, P Cygni- (zentrale Emissi-
on, blaue Absorption) und kompliziertere, mehrkomponentige Profile gefunden
werden (vgl. auch Abb. 3.4). Damit wird klar, daf} Erklirungen zur Physik
von HD 163296, die von einer bestimmten Form des Ha-Profils abhéngen, von
vorneherein ungeeignet sind. Die Existenz einer weitgehend blauverschobenen,
variablen Absorption fithrt in der Erkldrung in Richtung eines nichtstationiren
Ausflulphdnomens. Was das im genaueren sein kann, soll durch weitere Analy-
sen in den folgenden Kapiteln geklirt werden.

3.2 Dynamische Spektren

Hauptzweck einer Zeitserie von Spektren ist es, die Variabilitit von Spektral-
linien zu dokumentieren. Um in den Spektren einzelne Strukturen besser er-
kennen zu konnen, ist eine gute Visualisierung nétig. Eine Moglichkeit ist, wie
Abbildung 3.4 (a) fiir die mittleren Tagesspektren von Ha zeigt, eine zweidi-
mensionale Darstellung mit den Achsen Geschwindigkeit und Zeit, wobei die
Intensitdt ebenfalls iiber einen Umrechnungsfaktor in Richtung der Zeitachse
aufgetragen wird. Die Geschwindigkeit v wird dabei iiber die Doppler-Formel

A— o
Ao

aus dem Verhiltnis der Wellenldngendifferenz A — Ay zur Ruhewellenléinge Ao
berechnet. Der konstante Faktor c¢ entspricht dabei der Lichtgeschwindigkeit.
Die andere, in dieser Arbeit favorisierte Darstellung ist in Abbildung 3.4 (b)
dargestellt und wird dynamisches Spektrum genannt. Wie auch in der zuvor
beschriebenen Darstellungsweise handelt es sich hier um eine zweidimensiona-
le Darstellung mit den Achsen Geschwindigkeit und Zeit. Die Intensitit wird
hierbei mit Hilfe einer Farbskala dargestellt. In dieser Arbeit wurde hierfiir
die MIDAS-LUT rainbow3 benutzt (siche dazu Anhang B). Um die Farb-
skala anwenden zu kOénnen, miissen obere und untere Schranken, sogenannte
,Cuts®, fiir die Intensitéiten der extremalen Farben festgelegt werden. In Ta-
belle 3.1 sind die Differenzen der Cuts der residualen dynamischen Spektren
einiger Spektrallinien (siehe Anhang B) aufgefiihrt. ,Residual bedeutet hier-
bei, dafl von den hierbei benutzten Spektren das mittlere Spektrum der Zeitserie

c (3.1)

v =
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jeweils abgezogen wurde. Um auch eine glatte Darstellung in Zeitrichtung zu
ermoglichen, werden die Spektren fiir jeden Geschwindigkeitsbin durch Spline-
Funktionen interpoliert. Um das , Uberschwingen“ der Spline-Funktionen durch
zu unterschiedlich grofie Zeitschritte zu vermeiden, wurden die hier dargestell-
ten dynamischen Spektren aus mittleren Tagesspektren berechnet. Zu diesen
und weiteren Details der Darstellung und der Prisentation von 24 residualen
dynamischen Spektren siche Anhang B.
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(a) Spektren versetzt iibereinander (b) Dynamisches Spektrum
geplottet

Abbildung 3.4: Zeitseriendarstellungen fiir Ha. In Teilbild (a) ist die Intensitit auf
der Zeitachse iiber einen Umrechnungsfaktor von 0,5 Einheiten des Kontinuumsflufies
pro Tag dargestellt. In (b) wird dagegen die Intensitét im dynamischen Spektrum farb-
codiert wiedergegeben. Als Farbskala wurde die Midas-LUT rainbow3 benutzt (siehe
Anhang B). Die Cuts liegen bei 0,8 und 4, 5 Kontinuumseinheiten.

Die in Tabelle 3.1 aufgefiihrten Differenzen der fiir die Darstellung der resi-
dualen dynamischen Spektren (sieche Anhang B) gewihlten oberen und unteren
Cuts zeigen, wie variabel die einzelnen Linien sind. Dieses Variabilitdtsmaf} hat
natiirlich einen subjektiven Charakter. Allerdings mufl auch bezweifelt werden,
daB mathematisch exaktere Angaben wie Standardabweichungen oder Differen-
zen der Maximalwerte eine bessere Aussagekraft besitzen, da die Verrauschung
und Normierung der Spektren sowie etwaige Cosmics die Ergebnisse stark be-
einflussen kénnten. Deshalb kann in diesem Fall das Augenmaf, das auf eine
optimale Visualisierung der Variabilitéit zielt, klarere Einsichten bringen. Um
die Variabilitdtsamplituden der einzelnen Linien besser miteinander vergleichen
zu kénnen, sind in Tabelle 3.1 auch noch die zugehdrigen theoretischen Aquiva-
lentbreiten eines AOV-Sterns nach Gummersbach & Kaufer (1996) angegeben.
Betrachtet man nun die Tabelle, so fallen besonders die Emissionslinien, wie die
infraroten CaIl-Linien, und die Absorptionslinien mit blauer Emission, wie die
HeI-Linien, durch ihre hohen Variabilitdtswerte verglichen mit den jeweiligen
Aquivalentbreiten auf. Schwache Variabilitiit zeigen dagegen, wie zu erwarten
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Tabelle 3.1: Variabilitdt einiger Spektrallinien. Neben jeder Linienbezeichnung ist
die jeweilige Differenz der fiir die Darstellung der residualen dynamischen Spektren
gewihlten , Cuts“ zu finden (siche Anhang B). Die Cuts stellen ein wenn auch sub-
jektives Maf} fiir die Amplitude der Variabilitdit dar. Weiterhin sind auch jeweils noch
die theoretischen Aquivalentbreiten fiir einen AOV-Stern nach Gummersbach & Kaufer
(siche Kap. 3.1) in mA angegeben, um einen besseren Vergleich der Variabilitéitsampli-
tuden zu ermoglichen. Die Linien sind nach Element, Ionisationsstufe und Wellenléinge
sortiert.

Linie Differenz | Aquivalent- Linie Differenz | Aquivalent-
der Cuts | breite [mA] der Cuts | breite [mA]
CallK 0.40 2008 Hg 0.46 16817
Call )\ 8498 0.80 618 Ha 2.00 15650
Call )\ 8542 0.86 953 HeIA 5876 0.16 74
FeI)\4046 0.05 238 HeIA6678 0.06 10
FeIl \4233 0.08 308 MgIA5184 0.06 281
FeII X 4924 0.12 407 MgII A4481 0.06 1004
FelIl A 5018 0.14 428 NalID- 0.16 170
FeIl A5317 0.08 345 NalD, 0.13 109
H12 0.10 16319 OINTT74 0.20 931
H10 0.12 16397 SiIl )\ 6347 0.06 298
HS8 0.13 16429 SiITA 6371 0.05 240
Hé 0.16 16714 TiIl A 4395 0.06 201
H~y 0.22 17919

Tabelle 3.2: Gruppeneinteilung der Spektrallinien anhand der Form der dynamischen
Spektren. Fett gedruckt sind die jeweiligen reprisentativen Vertreter einer Gruppe. Die
HeI-Linien sind in Klammern gesetzt, da sie nicht ganz in das Schema, hineinpassen.

‘ Gruppe ‘ Mitglieder
0 Ha
0-1 HS
I Hvy, H§, H8, H10, CallK
I-1II | H12, Call A\ 8498, 8542, NalD
11 FeIIA) 4233, 4924, 5018, 5317, MgI A 5184
IT-IIT | TilIA 4395, FeI 4046, OIA 7774, (HeI A\ 5876, 6678)
111 SiITAA 6347, 6371, MgII )\ 4481

ist, die von Absorption dominierten, auch photosphérisch genannten Linien
wie MgII A 4481. Den direkten Unterschied zwischen stark und schwach varia-
blen Linien kann man besonders gut durch den Vergleich von Linien mit &hn-
licher Aquivalentbreite wie CaII X 8542 (0,86 FluBeinheiten) und MgII \ 4481
(0,06 FluBleinheiten) erkennen. Eine eher mittelmiBige Variabilitit weisen die
Fell-Linien auf, was auf eine Zwischenstellung dieser Linien hindeutet. Die-
se Einschéitzung wird sich durch die weiteren Untersuchungen noch erhérten.
Die Balmerlinien zeigen entsprechend dem jeweiligen Anteil der Emission einen
ansteigenden Wert der Variabilitdt von H 12 bis hin zu Ha.

Bei Betrachtung der dynamischen Spektren in Anhang B fallen Ahnlichkeiten
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zwischen einzelnen Spektrallinien auf. Somit lassen sich auf Grund der Form
der dynamischen Spektren die Spektrallinien in verschiedene Gruppen eintei-
len (Tab. 3.2). Es hat sich gezeigt, daB eine Einteilung in drei Gruppen und
entsprechenden Ubergangstypen zusammen mit einer Extrabehandlung von He
die Vielfalt der beobachtbaren Strukturen gut wiedergibt. Repréisentative Spek-
tren der drei Hauptgruppen sind in den Abbildungen 3.5 (H§, Gruppe I), 3.6
(FeII A 5018, Gruppe II) und 3.7 (MgII 4481, Gruppe III) zu finden. Das in
Abbildung 3.8 dargestellte Differenzbild der residualen dynamischen Spektren
von Hé (Abb. 3.5) und CalIK (Abb. B.1(f)) zeigt klar wie dhnlich teilweise die
Variabilitdt auch von Linien verschiedener Elemente und Ionisationsstufen sein
kann, womit die Legitimation einer Gruppeneingliederung nochmals verdeut-
licht wird. Im folgenden sollen die Eigenschaften der gefundenen Liniengruppen
beschrieben werden.

Das dynamische Spektrum des typischen Vertreters der Gruppe I H in Ab-
bildung 3.5 zeigt eine Vielzahl von Strukturen. Besonders aufféllig sind dabei
die tiefen Absorptionsstrukturen, von denen es im wesentlichen zwei verschiede-
ne Sorten gibt. Einige dieser Strukturen treten im Bereich zwischen +200km/s
auf. Sie scheinen etwa 4 — 5 Tage zu existieren und hauptséichlich von negativen
zu positiven Geschwindigkeiten durchzulaufen. Andererseits konzentrieren sich
im blauverschobenen Bereich bei —200 km /s mehrere Komponenten, die nur 1 —
3 Tage zu sehen sind. Schlielich gibt es noch eine Reihe schwécherer, schwe-
rer einzuordnende Strukturen im ,blauen“ (negativen) und ,roten“ (positiven)
Geschwindigkeitsbereich. Die dynamischen Spektren der Gruppe I werden da-
mit hauptséichlich von, sich im ,,Blauen“ befindlichen, Absorptionsstrukturen
dominiert, deren Entwicklung teilweise iiber Tage verfolgt werden kann. Eine
eingehendere Untersuchung der spektralen Strukturen, besonders in HJ, wird
in Kapitel 3.4 folgen.

Die Gruppe III stellt gerade das Gegengewicht zu Typ I dar. Denn die Ent-
stehungsgebiete der Gruppe I-Linien werden wohl hauptsichlich zirkumstellar
sein, wohingegen die Gruppe III-Linien weitgehend phosphérischer Natur sein
sollten. Damit sollten in den Typ III-Linien weniger Gasstromungen, als viel
mehr Abschattungen der Photosphére durch zirkumstellare Prozesse oder rein
photoshérische Prozessse zu sehen sein. Dies zeigt sich auch an dem schnellen
Wechseln von zentralen Emissions- und Absorptionsstrukturen in Mg IT A\ 4481
(Abb. 3.7). Da es hier ja um ein residuales dynamisches Spektrum dreht, be-
deuten diese Strukturen eigentlich nur Schwankungen in der Linientiefe, die
sich auch nur im, durch das vsini von etwa 120km/s beschrinkten (siehe
Tab. 2.1), Geschwindigkeitsbereich bemerkbar machen. Neben dieser auffillig-
sten Form der Variabilitét sind aber auch bei Gruppe III-Linien, besonders auf
der langwelligeren Seite, schwache Anzeichen mdoglicher nichtphotosphérischer
Aktivitédt zu finden. Diese Komponenten sind dann auch bis Geschwindigkeiten
von +200 km/s nachweisbar.

Gruppe II wird im wesentlichen durch die Fe II-Linien reprasentiert. In Abbil-
dung 3.6 ist FeIT A 5018 als Beispiel dafiir zu finden. Die Gruppe II-Linien zeigen
in ihren dynamischen Spektren eine besonders grofie Vielfalt von Strukturen.
Das kommt daher, daf§ diese Linien Eigenschaften der Gruppen I und II vereini-
gen. Sie zeigen sowohl die markanten Absorptionsstrukturen der Gruppe I, wie
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CallK. Die Farbskala ist die gleiche wie fiir H§ (Abb. 3.5). Vor der Differenzbildung
wurden die beiden dynamischen Spektren, ihren Cuts entsprechend (siehe Tab. 3.1),

normiert.
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auch die zentralen Emissions- und Absorptionskomponenten der Gruppe III.
Damit stellen die FeIl-Linien den Ubergangstyp zwischen den photosphérisch
und den zirkumstellar dominierten Linien dar, in dem sie in dhnlichem Ma-
Be in beiden Gebieten entstehen. Dafl die Stirke der weit blauverschobenen
Strukturen vergleichsweise gering zu den Verhiltnissen bei den Typ I-Linien
ist, zeigt aber, daf} die Gruppe II-Linien schon ein begrenzteres zirkumstellares
Entstehungsgebiet besitzen, wie z.B. die Balmerlinien.

Ha ist auf Grund seiner nicht vergleichbaren Variabilitéit in eine eigene Grup-
pe eingeordnet worden. Das dynamische Spektrum (Abb. 3.4 (b) bzw. B.4 (b))
zeigt eine extreme Formenvielfalt, die durch die geringe Verrauschung infolge
der hohen Intensitidt der Linie deutlich hervortritt. Ha zeigt sowohl auf der
blauen wie auch auf der roten Seite der Linie eine grofle Anzahl von Emissions-
und Absorptionsstrukturen, die in einigen Fillen iiber mehrere Tage in unter-
schiedlichen Richtungen wandernd verfolgt werden kénnen. In Ha kann man
Strukturen mit Radialgeschwindigkeiten von bis zu 400km/s sehen, im Ge-
gensatz zu den meisten anderen Linien, wo Strukturen bis maximal 200 bis
300km/s gefunden werden. Am auffilligsten sind im dynamischen Spektrum
aber die Erscheinungen, die durch die variable Absorptionskomponente, die fiir
das Ha-Profil charakteristisch ist (siehe Kap. 3.1), hervorgerufen werden. Diese
iiberlagern ndmlich derart die fiir die Gruppe I typischen Strukturen, dafl eine
Sonderbehandlung von Ha gerechtfertigt wird.

Zwischen all den oben genannten Gruppen, wurden noch Zwischengruppen
eingefiigt. Denn man kann bei der Betrachtung einer gréfleren Anzahl von dy-
namischen Spektren feststellen, da es eine fast stetige Ubergangssequenz von
Ha bis Mg 1T A 4481 gibt. Aus Tabelle 3.2 kann man iiber die Gruppeneinteilung
den ungefihren Verlauf der Sequenz entnehmen. Bei den Linien der Ubergangs-
gruppen gibt es aber auch einige Besonderheiten. So zeigen die NaID-Linien
(Abb. B.3(e)) die Gruppe I-typischen Absorptionsstrukturen niedrigerer Ge-
schwindigkeit in einer extrem tiefen und schmalen Form. Da die Strukturen
auch zeitlich enger begrenzt sind als bei der Gruppe I und das dynamische
Spektrum von NalD sonst nur wenig Auffilliges bietet, ist davon auszuge-
hen, dafl die Natrium-Linien in einem rdumlich engen Bereich entstehen, und
zwar in der Region, wo auch die Absorption in der Gruppe I am stirksten ist.
Neben OIA7774 (Abb. B.4(d)), dessen Profil durch drei iiberlagerte Kompo-
nenten hervorgerufen wird, zeigen besonders die He I-Linien (Abb. B.3 (d) und
B.4 (e)) besonders breite Strukturen. Dies weist auf ein Entstehungsgebiet mit
grofler Dispersion im Betrag bzw. der Richtung der Geschwindigkeit hin. In
diesem Zusammenhang sollte man erwédhnen, dafl Hel der Indikator fiir eine
zirkumstellare Hochtemperaturkomponente sein kann, da die Linienstirke der
entsprechenden Linien iibermifig groff im Vergleich zu einem AQV-Stern ist.
AuBlerdem sollte durch den hohen Grad der Verwandtschaft zu den Gruppe ITI-
Linien die Hauptentstehungsregion der He I-Linien sehr sternnah sein. Daf} die
dynamischen Spektren der HeI-Linien auch nicht mit den Gruppen II und IIT
vergleichbare Strukturen zeigen, weist auch auf die besonderen Umstéinde bei
der He I-Linienentstehung hin. Die zudem noch in den He I-Linienprofilen gefun-
denen blauen Emissionskomponenten (Abb. 3.1 (b)) zeigen mdglicherweise auch
noch ausflielende Strémungen bzw. Rotationsbewegungen hoher Geschwindig-
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keit im betreffenden Gebiet an.

Das Resultat der ersten Betrachtung der dynamischen Spektren einer Reihe
von Spektrallinien ist, daf} es eine Vielzahl von zeitlich variablen Strukturen
gibt, die einzelnen Linien aber gut auf Grund der Art der Variabilitdt in nur
wenige Gruppen eingeteilt werden konnen. Durch die Sequenzbildung der dyna-
mischen Spektren kénnen die Linienentstehungsregionen recht gut abgeschatzt
werden. Eine eingehende Untersuchung von einzelnen spektralen Strukturen
wird in Kapitel 3.4 folgen.

3.3 Periodenanalyse

Als néichstes soll die Zeitserie nun auf eventuell in ihr enthaltene Perioden unter-
sucht werden. Dazu werde ich, nach einer einer kurzen Einleitung zur Perioden-
suche mit Hilfe des hier benutzten CLEAN-Algorithmus von Kaufer (1996), auf
die Ergebnisse der Untersuchung der Zeitserie mit dieser Methode eingehen.
Und schlieBlich wird noch ein Vergleich dieser Ergebnisse mit denen, die aus
den verfiigbaren ITUE-Spektren gewonnen wurden, folgen.

3.3.1 Der CLEAN-Algorithmus

Zur Periodensuche wird allgemeinhin das mathematische Verfahren der Fou-
rieranalyse benutzt, das besonders fiir die Auffinding sinusférmiger Variatio-
nen préidestiniert ist. Da es sich hier um die Untersuchung nicht dquidistanter
Datensétze handelt, konnen Fourieranalysen im klassischen Sinne nicht ange-
wandt werden. Stattdessen mufl auf die speziell fiir dieses Problem entwickelte
Methode nach Deeming (1975) zuriickgegriffen werden. Die hiernach berechne-
ten Powerspektren haben allerdings den Nachteil, daf3 sich keine Signifikanz-
aussagen zu den gefundenen Perioden machen lassen, da die Teststatistik auf
Summen der Quadrate zweier im allgemeinen korrelierter Variablen des Sinus
und Kosinus beruht. Ein Ausweg bietet die auf reinen Sinusmodellen basierende
Lomb-Scargle-Statistik (Lomb 1976, Scargle 1982). Aus den hiermit berechne-
ten Periodogrammen kénnen nun die jeweils signifikantesten Frequenzen be-
stimmt werden. Zur genauen Frequenzbestimmung sind allerdings die oben ge-
nannten Powerspektren besser geeignet. Zur Extraktion signifikanter Perioden
bietet sich nun ein iterativer ProzeB an, der Schritt fiir Schritt die jeweils wahr-
scheinlichsten Frequenzen aus dem Powerspektrum entfernt, bis der vorgegebe-
ne Signifikanzlevel nicht mehr erreicht wird und es damit zu einem Abbruch des
Prozesses kommt. Mit den realen Frequenzen werden auch die durch den nicht
dquidistanten Datensatz entstehenden ,,Alias“-Frequenzen mitentfernt. Diese
zusétzlichen Perioden entstehen durch die Faltung der realen Frequenzen einer
Zeitserie mit der sogenannten Fensterfunktion, die das, auf Grund der bloflen
Art und Weise des ,,Samplings“ der Zeitserie, also der zeitlichen Verteilung der
MeBpunkte, entstehende Powerspektrum darstellt (siehe auch Abb. 3.10). Der
hier beschriebene, auf Roberts et al. (1987) basierende, CLEAN-Algorithmus
genannte ProzeB, gleicht also einem Entfaltungsvorgang. Gleichermaflen 148t
sich das Grundkonzept dieses Prozesses auch als die Anpassung von Sinusfunk-
tionen mit der Methode der kleinsten Quadrate an den Datensatz im Zeitraum
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beschreiben (Schwarz 1978).

Der in dieser Arbeit benutzte CLEAN-Algorithmus stammt von Kaufer (1996)
und baut auf den iiber den MIDAS-Kontext TSA! von Schwarzenberg-Czerny
(1993) zuginglichen Algorithmen auf. Er gliedert sich in folgende Schritte:

1. Normierung der Zeitserie durch Subtraktion der Mittelwerte
2. Berechnung des Signifikanzlevels aus der Lomb-Scargle-Statistik
3. CLEAN-Schleife, Iteration 4:

(a) Berechnung des Powerspektrums

(b) Berechnung des Periodogramms und Vergleich mit dem Signifikanz-
level. Falls keine Signifikanzlevel-Uberschreitung = 4

(c) Bestimmung der stirksten, signifikanten , Spektrallinie“ des Periodo-
gramms im Powerspektrum

d) Anpassung einer Sinus-Cosinus-Funktion mit der gefundenen Fre-
g g
quenz an die Zeitserie = genaue Frequenz, Amplitude, Phase

(e) Bestimmung der Residuen des benutzten Sinusmodels (eigentliches
,CLEANing®)

(f) Berechnung des Powerspektrums der Residuen

(g) Vorbereitung der néchsten Iteration: ¢ = ¢ + 1

4. Keine signifikanten Frequenzen mehr = Ende

3.3.2 Analyse der optischen Daten

An der zur Verfiigung stehenden Zeitserie wurde unter Zuhilfenahme von 26
Spektrallinien eine intensive Periodenanalyse durchgefiihrt.

Die Spektren der Zeitserie wurden in geschwindigkeitsabhéngiger Form analy-
siert. So ist jede Spektrallinie in ein Raster aus jeweils 5 km/s grofle Bins zerlegt
worden. Anschlielend wurde der CLEAN-Algorithmus (siehe Kap. 3.3.1) auf
jeden Geschwindigkeitsbin einzeln angewendet. Damit ist dann eine geschwin-
digkeitsabhingige Aussage iiber die Existenz gewisser Perioden moglich. Mit
diesem Verfahren kénnen schlieflich auch Frequenzen, die nur in einem schma-
len Wellenléngenbereich auftreten, wesentlich besser detektiert werden.

Die zu untersuchenden Linien sollten mdglichst hohe Intensitdt und keine
Uberlagerung mit anderen Linien zeigen. AuBerdem ist eine umfassende Prisenz
von Linien verschiedener Elemente, Ionisationsstufen und Anregungsenergien
wiinschenswert. Diese Kriterien sind bei der vorgelegten Analye, soweit es ging,
beachtet worden, um einen relativ ungetriibten Einblick in das spektrale Varia-
bilitdtsverhalten gewéhrleisten zu konnen. Eine kompakte Darstellung der vom
CLEAN-Algorithmus gefundenen Frequenzen ist in Abbildung 3.9 zu sehen.
Hierbei sind die Frequenzen aller untersuchten Linien ins gleiche Diagramm
eingetragen worden, um einen besseren Vergleich zwischen den Linien und eine

'engl.: time-series analyses
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Abbildung 3.9: Darstellung der bei einer Reihe von Spektrallinien gefundenen Fre-
quenzen. Grundlage der Periodenanalyse war der gesamte zur Verfiigung stehende Zeit-
raum, eingeflossen sind aber nur die jeweils ,besten“ Spektren (siehe dazu Anhang C).
Die zu den einzelnen Linien gehdrenden Frequenzen werden durch verschiedene Sym-
bole und Farben unterschieden. Die Symbolgrifie gibt die Amplitude der einzelnen
Frequenzen an.
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Abbildung 3.10: Fensterfunktion der Zeitserie (Frequenzspektrum der Aufnahmeda-
ten). Durch die tiglichen, in etwa gleichen Aufnahmezeitpunkte (siehe Tab. 2.1) treten
Frequenzen, die Vielfache von 1d~! darstellen, sehr intensiv auf, wodurch die Unter-
scheidung realer von ,, Pseudo“-Frequenzen in diesen Bereichen sehr erschwert wird.

Betonung besonders bedeutender Perioden erreichen zu kénnen. Zur Unter-
scheidung der Frequenzen verschiedener Linien werden Symbole benutzt, die
in Form und Farbe differieren. Es zeigt sich, daf}, wie zu erwarten war, die
Linien mit dhnlichen dynamischen Spektren auch in der Periodendarstellung
sich sehr dhnlich sind. So ist im Geschwindigkeitsbereich zwischen —100 und
—300km/s bei etwa 0,27 d~! eine Hiufung der Frequenzen von Balmerlinien
zu erkennen. Dagegen scheinen sich die Symbole der Liniengruppen II und 111
(siehe Kap. 3.2) bei der Frequenz 0,16 d~! und niedrigen Geschwindigkeiten zu
hiufen. HeI )\ 5876 zeigt, wie auch schon bei der Diskussion der Liniengruppen
bemerkt wurde, gewisse Pekuliarititen, wie z.B. die praktisch alleinige Beset-
zung des Frequenzbereichs um 0, 89 d—!. Mit der gegebenen Art der Darstellung
lassen sich gut Vergleiche zwischen den einzelnen Linien ziehen, die Frage nach
der Realitéit der Perioden lafit sich aber nur unzureichend beantworten. Deshalb
sollen im folgenden noch andere Arten der Darstellung vorgestellt werden.

Um die Realitdt von Perioden besser einschitzen zu koénnen, sollte man sich
die Fensterfunktion der Zeitserie anschauen (Abb. 3.10). Damit bekommt man
eine Einschitzung iiber die durch die zeitliche Staffelung der Aufnahmen im
Datensatz auftretenden Frequenzen. Wie die Abbildung zeigt, sind bei dieser
Zeitserie Perioden von einem oder mehreren Tagen durch die Wahl der Aufnah-
mezeitpunkte bevorzugt (vgl. Tab. 2.1). Die Identifizierung von realen Perioden
in der Nihe entsprechender Frequenzen ist duflerst schwierig, da bei einer Sor-
tierung der Spektren nach Phasen einzelne Bins sehr stark bevorzugt wiirden,
wahrend in anderen sich moglicherweise nur ein einziges Spektrum befinden
kénnte. Damit ist dann das Herausmitteln von Strukturen durch die Préisenz
mehrerer Spektren in einem Phasenbin nicht mehr fiir jeden Phasenbereich
moglich, womit eine periodische Struktur verbleibt, auch wenn es sich nicht um
eine reale Periode handelt. Diesen Mechanismus kann man z.B. den in Abbil-
dung 3.9 bei 1d ! fiir eine gréBere Zahl von Linien auftretenden Frequenzen
hoher Amplitude zuschreiben. Auch in den folgenden Abbildungen dieses Ab-
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Tabelle 3.3: Auflistung der fiir die Periodenanalyse benutzten Zeitintervalle. Neben
einem kurzen Bezeichner fiir das jeweilige Intervall, sind noch die unteren und oberen
Intervallgrenzen als Julianisches Datum in der Form MJD := JD — 2400000.5 und die
jeweiligen Langen der Zeitspannen in Tagen aufgefiihrt.

| Intervall | Min. [MJD] | Max. [MJD] | Léinge [d] |

1/1 50515.4 50566.4 51.0
2/1 50515.4 50540.4 25.0
2/2 50541.3 50566.4 25.1
3/1 50515.4 50532.3 16.9
3/2 505632.3 50549.4 17.1
3/3 50549.3 50566.4 17.1
4/1 50515.4 50526.4 11.0
4/2 50528.4 50540.4 12.0
4/3 50541.3 50553.4 12.1
4/4 50554.3 50566.4 12.1

schnitts und im Anhang C befinden sich geniigend Beispiele fiir diese Form von
nicht realen Perioden. Eine unzureichende Abdeckung von Phasenbins entsteht
auch fiir Perioden in der Groflenordnung der Lénge der Zeitserie. Hierfiir ist
der Algorithmus besonders anfillig, was aus den hohen Amplituden dieser Fre-
quenzen in der Fensterfunktion und schlieBlich auch in den Darstellungen der
gefundenen Perioden wie z.B. Abbildung 3.9 hervorgeht. Deshalb sollten Peri-
oden, die mehr als halb so grofl wie die Linge des Datensatzes sind, von vorne
herein ausgeschlossen werden.

Damit die Ergebnisse der Periodenanalyse moglichst wenig durch die spezielle
Wahl der Zusammenstellung der in die Analyse eingehenden Spektren, hier Ka-
talog genannt, beeinfluit werden, wurden die Kompositionen dieser Kataloge in
unterschiedlichster Weise verdndert (siehe auch Anhang C). So sind individuell
fiir jede Linie Spektren, die im interessierenden Wellenlidngenbereich ein nied-
riges S/N aufweisen bzw. von Cosmics ,entstellt“ oder schwer normierbar sind,
héiufig nicht beriicksichtigt worden, um nicht durch unzureichendes Datenma-
terial zusétzliche ,falsche“ Frequenzen zu bekommen. Alle in diesem Abschnitt
eingebrachten Abbildungen zeigen die Ergebnisse der Analysen von in dieser
Weise eingeschrinkten Katalogen. Weiterhin wurde fiir genauere Analysen der
jeweils ,erlaubte“ Frequenzbereich eingeschrinkt, um bereits im Vorfeld einer
Untersuchung gewisse Perioden nicht als Lésung zuzulassen. Damit kénnen Fre-
quenzen in dem eingeschrinkten Bereich besser zur Geltung gebracht bzw.
zweifelhafte Perioden von Anfang an ausgeschlossen werden, wie z.B. solche,
deren Grofle im Bereich der Gesamtlinge der Zeitserie liegt. Schliefllich kann
man zu einer sicheren Periodenanalyse ganz allgemein die Zusammensetzung
der benutzten Kataloge d&ndern. Am hiufigsten wurden hierbei die Spektren in
verschiedene Zeitintervalle einsortiert und fiir den Katalog jedes Intervalls der
Algorithmus dann gesondert angewendet. Fiir HJ ist eine solche Darstellung mit
verschiedenen Intervallgréfien in Abbildung 3.11 zu finden. Weitere Diagram-
me dieser Art fiir andere Spektrallinien sind im Anhang C aufgefiihrt. Fiir die
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Abbildung 3.11: Geschwindigkeitsabhiingige Darstellung der bei H§ gefundenen Fre-
quenzen fiir verschiedene Zeitintervalle. Die einzelnen Teilbilder zeigen die Ergebnisse
fiir verschiedene Zeiteinteilungen, wobei jeweils die Frequenzen der einzelnen Intervalle
durch unterschiedliche Symbolformen gekennzeichnet sind (siehe dazu Tab. 3.3). Die
SymbolgréBe gibt die Amplitude der einzelnen Frequenzen an.
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Abbildung 3.12: Gemittelte Periodogramme der nullten CLEAN-Iteration fiir alle
analysierten Spektrallinien. Die Bilder wurden fiir die Spektren von zwei sich ergénzen-
den Zeitriumen berechnet (siehe Tab. 3.3).

Erzeugung jedes Teilbilds ist der ganze zur Verfiigung stehende Zeitraum einge-
gangen. Nur sind die Spektren vor der Analyse in unterschiedlich viele, in etwa
gleichgrofie Intervalle eingeordnet worden (Tab. 3.3). Wie man unschwer erken-
nen kann, weisen die Diagramme fiir die verschiedenen Zeitraume teilweise grofie
Unterschiede auf. So werden fiir benachbarte Intervalle vollig andere Frequenzen
gefunden. Die Periodenanalyse liefert also nicht iiber den ganzen Bereich der
Zeitserie stabile Frequenzen. Damit sind die bei Einsetzung aller brauchbaren
Spektren gefundenen Frequenzen (Abb. 3.9) nicht reprisentativ fiir die ganze
Zeitserie. Bei Betrachtung des dynamischen Spektrums von Hé (Abb. 3.5) fillt
auch auf, daB sich jenes beziiglich der Art der sichtbaren Strukturen in Zeit-
richtung verdndert. So sind die von negativen zu positiven Geschwindigkeiten
laufenden Strukturen (:= Typ A) dominierend im ersten Zeitdrittel, wihrend
die tief im blauverschobenen Spektralbereich verharrenden Absorptionsstruk-
turen (:= Typ B) eher im zweiten Drittel bedeutsam sind. Im letzten Zeitdrit-
tel sind dagegen praktisch keine klar einzuordnenden Komponenten prisent.
Damit ist auch nicht zu erwarten, dafl Konstanz bei der Periodenfindung zu
erlangen ist. Dafl keine stabilen Frequenzen gefunden werden, kann auch insbe-
sondere an den tiefen Absorptionsstrukturen liegen, deren zeitliches Auftreten
selbst zu unregelméfBig ist, um mit dem verfiigbaren Datenmaterial als peri-
odisch nachgewiesen zu werden. Diese Minima sollten ndmlich grofien Einfluf}
auf die Periodenfindung haben. So kann man davon ausgehen, daf§ zwei Mi-
nima, die bei etwa der gleichen Geschwindigkeit, aber zu verschiedenen Zeiten
auftreten, durch ihre Intensitéit in der Periodenanalyse so dominant werden, daf}
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die Zeitdifferenz zwischen ihnen als Frequenz vom Algorithmus gefunden wird.
Fiir diese Interpretation spricht, dafl bei Hé hauptséichlich im , Blauen“, d.h.
bei negativen Geschwindigkeiten, Perioden mit grolen Amplituden und Fre-
quenzen, die typischen Minimaabstéinden entsprechen, gefunden werden. Auch
in mit den gefundenen Perioden gefalteten dynamischen Spektren dominieren
wohl die tiefen Absorptionsstrukturen. Ahnliche Aussagen lassen sich auch fiir
die auffilligen Strukturen anderer Spektrallinien machen.

In Abbildung 3.12 sind Scargle-Periodogramme der ,nullten® Iteration (siehe
Kap. 3.3.1) aller untersuchten Spektrallinien zu einer gemittelten Darstellung
zusammengefafit worden. Dies wurde sowohl fiir die aus dem Spektren der ersten
(a) und der zweiten Zeithilfte (b) berechneten Periodogramme durchgefiihrt.
Aus dem Vergleich dieser Diagramme ergeben sich gleichen Einschéitzungen wie
bei Abbildung 3.11. Damit wird die Folgerung, daf} im zur Verfiigung stehen-
den Datensatz keine realen Perioden nachweisbar sind, nochmals untermauert.
Interessant ist bei dieser gemittelten Darstellung, dal auch die fiir einzelne
Spektrallinien gefundenen ,,Pseudo“-Perioden noch deutlich sichtbar sind, was
wieder das gruppenhafte Verhalten der verschiedenen Linien aufzeigt.

3.3.3 Vergleich mit TUE-Spektren

Nach Catala et al. (1989) zeigt HD 163296 in CalIK eine Periodizitdt von
35+5h und in MgITh+k von 50+ 8 h (siehe Kap. 1.2). Die Zeit fiir die CaIl K-
Linie wurde dabei als Rotationsperiode des Sterns identifiziert, wihrend die
Mg II-Linien auf ein Gebiet jenseits des Korotationsradius hinweisen sollten. Die
Arbeit von Catala et al. ist der einzige Fall in der Literatur, in dem konkrete
Perioden fiir HD 163296 angegeben wurden, im Gegensatz von z.B. Baade &
Stahl (1989b), die keine periodischen Variationen mit Sicherheit nachweisen
konnten.

Um die Realitéit des Resultats besser einschitzen zu konnen, ist es von Vor-
teil, wenn man den Datensatz von Catala et al. nochmals einer eigenen Analyse
unterwerfen kann. Dies konnte auch im Fall der frei verfiigbaren IUE2-Daten
durchgefithrt werden. Um verldflichere Ergebnisse zu bekommen, sind aufler
Mg ITh+k noch weitere UV-Linien dem CLEAN-Algorithmus (sieche Kap. 3.3.1)
unterworfen worden. Die Linienidentifizierung wurde mit Hilfe des Copernicus-
UV-Atlasses von Sirius (Spektraltyp A1V) von Rogerson (1987) und den Tabel-
lenwerken von Moore (1952) und Saidel et al. (1961) durchgefiihrt. Schlielich
wurden die in Abbildung 3.13 aufgelisteten Linien ausgewéihlt, wobei darauf
geachtet wurde, dal nur eine moglichst geringe Beeinflussung durch benachbar-
te Linien besteht. Dies ist durch die grofle Zahl von Spektrallinien im UV ein
sehr schwierig zu erfiillendes Kriterium. Zur Periodenanalyse sind die im Artikel
von Catala et al. aufgefithrten LWP3-Spektren aus den Jahren 1986 und 1987
verwendet worden.

Die Call K-Beobachtungen von Catala et al. wurden simultan zu den IUE-
Beobachtungen von 1986 durchgefiihrt, allerdings in einem kiirzeren Zeitraum

International Ultraviolet Explorer
3Long Wavelength Prime Camera
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Abbildung 3.13: Darstellung der bei einer Reihe von UV-Linien in den IUE-Daten
von 1986 gefundenen Frequenzen. Der betrachtete Zeitraum wurde in etwa auf den der
simultanen Call K-Beobachtungen eingeschrinkt. Die Prasentationsart entspricht der

bei Abbildung 3.9.
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Abbildung 3.14: Dynamisches Spektrum von Fe Il A 2714. Es wurden nur die auf den
Zeitraum der CaIl K-Beobachtungen eingeschrénkten IUE-Spektren von 1986 beriick-
sichtigt.

von 5,1 gegeniiber 9,5 Tagen. Die Ergebnisse der Periodenanalyse der TUE-
Spektren fiir einen dhnlichen Zeitraum zeigt Abbildung 3.13. Die einzige ernst-
zunehmende Periode liegt zwischen 0,7d~! und 0,8d~!, was sich recht gut
mit den 35 Stunden fiir CallK deckt. Damit gibt es auch UV-Linien, die ein
dhnliches Verhalten, wie die Gruppe I-Linie CalIK zeigen (siche Kap. 3.2).
Zur weiteren Illustrierung ist auch das dynamische Spektrum von Fell A 2714
fiir diesen Zeitraum dargestellt (Abb. 3.14). Hier sind auch ins Blaue verscho-
bene Absorptionsstrukturen zu sehen, wie es fiir die Gruppe I typisch ist, was
noch einmal die Ahnlichkeit zu Ca ITK unterstreicht. Die Kalziumlinie zeigt nun
aber wihrend den viel lingeren HEROS-Beobachtungen von 51 Tagen keinen
Hinweis auf eine stabile Periode, geschweige denn einer mit etwa 35 Stunden.
Nimmt man an, daf sich an den physikalischen Bedingungen bei HD 163296 zwi-
schen der 1986er ITUE- und der 1997er HEROS-Beobachtungskampagne nichts
wesentliches gedndert hat, was unter dem Gesichtspunkt der Rotationsperiode
anzunehmen ist, dann diirfte eine Periode von etwa 35 Stunden kaum noch
haltbar sein. Die Auswertung der Daten von FeII A2714 und anderer Call K-
dhnlicher Linien deutet auch nicht auf einen wesentlichen Unterschied in den
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Abbildung 3.15: Darstellung der bei einer Reihe von UV-Linien in den IUE-Daten von
1987 gefundenen Frequenzen. Die Présentationsart entspricht der bei Abbildung 3.9.
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jeweiligen Verhéiltnissen hin.

Betrachtet man auch noch den durch Spektren gut abgedeckten Zeitraum
von 5,3 Tagen der IUE-Beobachtungen von 1987 (Abb. 3.15), dann verstérks
sich der Eindruck, dafl die von Catala et al. angegebenen Perioden eher das
Produkt einiger zeitlich passend gestaffelter, spektraler Features sind. Die 35 h-
Periode ist ndmlich in den 1987er Daten iiberhaupt nicht zu erkennen und
andere Frequenzen, auch die kaum erkennbare, von Catala et al. gefundene
50 h-Periode der MgII-Linien, sind auch recht zweifelhaft.

Damit 148t sich abschliefend zur Periodenanalyse sagen, dafl im Endeffekt we-
der die HEROS- noch die ITUE-Spektren klare Hinweise auf eine oder mehrere
stabile Perioden liefern. Das liegt wohl daran, daf} die dominierenden spektralen
Effekte wie die blauen Absorptionsstrukturen zumindestens fiir die untersuch-
ten Zeitskalen nichtperiodischer Natur sind. Falls es dariiber hinaus doch noch
ein periodisches Verhalten geben sollte, dann wird es durch die vorherrschenden
Phinomene total verdeckt. Wir haben es bei HD 163296 also mit einer ,ereignis-
artigen® Form der Variabilitdt zu tun. Damit sind natiirlich die Interpretationen
von Catala et al. nicht haltbar. Sie sind davon ausgegangen, daf} die Variabilitét
durch die magnetfeldgesteuerte Rotation von schnellen und langsamen chromo-
spharischen Windstromungen verursacht werde, wobei die Rotationsperiode des
Sterns gemif der Ca IT K-Beobachtungen in etwa 35 Stunden betrage (vgl. auch
Kap. 1.2).

3.4 Eigenschaften einzelner Strukturen in Hé

In diesem Kapitel sollen nun die in den dynamischen Spektren identifizierten
Strukturen genauer untersucht werden, wobei Eigenschaften im wesentlichen
anhand der Gruppe I-Linie Hé diskutiert werden.

Eine Spektrallinie der Gruppe I (siehe Kap. 3.2) ist fiir die Untersuchung
von zirkumstellaren Prozessen besonders geeignet, da es nicht, wie z.B. bei den
Eisenlinien, noch zu Uberlagerungen von mutmasBlich photosphirisch geprigten
Strukturen kommt. Diese Komponenten, die bei der Gruppe III dominant sind,
reflektieren moglicherweise den durch zirkumstellare Prozesse bedingten wech-
selnden photosphérischen Bedeckungsgrad, kénnen aber nicht die zirkumstel-
laren Bewegungsabldufe wiedergeben. Dies leisten offensichtlich aber die Grup-
pe I-Linien, bei denen Strukturen iiber mehrere Tage uneingeschrinkt verfolgt
werden kénnen, wodurch diese Liniengruppe fiir die Untersuchung zirkumstel-
larer Prozessse wohl am geeignetsten ist. Dafl unter den Balmerlinien gerade Hé
auserwihlt wurde, liegt daran, dafl zum einen hin zu Linien mit h6heren Num-
mern die Verrauschung der Spektren immer mehr zunimmt und auf der anderen
Seite hin zu Ha noch weitere Komponenten (siehe Kap. 3.2) eine Rolle spielen,
so da das Verhalten der Linie so komplex wird, da8 es die Verfolgerung ein-
zelner fiir die Gruppe I typischen Strukturen stark einschrinkt. Damit sind die
Strukturen, die fiir die Untersuchung am interessantesten sind, am deutlichsten
in HJ zu erkennen.
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3.4.1 Trennung der einzelnen Linienbeitrige

Bisher wurden die dynamischen Spektren nur in ihrer residualen Form beziiglich
des mittleren Spektrums angegeben (siehe Kap. 3.2). Das hat den Nachteil, da§
dadurch willkiirlich in Emissions- und Absorptionsstrukturen eingeteilt wird.
Um nun das Verhalten einzelner Strukturen verstehen zu koénnen, ist es erst
einmal nétig zu entscheiden, um was fiir Strukturen es sich iiberhaupt handelt.
Dazu muf} herausgefunden werden, wie das Linienprofil, in diesem Fall fiir H¢,
eigentlich nach Abzug der schnell variablen Komponenten aussieht. Das resultie-
rende Profil kann dann fiir die Konstruktion eines neuen residualen dynamischen
Spektrums genutzt werden. Diese Vorgehensweise ist letztendlich auch wichtig,
um charkteristische GrioBen der einzelnen Strukturen wie Aquivalentbreite oder
auch Halbwertsbreite einigermaflen sinnvoll abschitzen zu kénnen.
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Abbildung 3.16: Darstellung der zentralen Geschwindigkeit, Aquivalent- und Halb-
wertsbreite der in den residualen Spektren von H¢§ gefundenen Komponenten.
Emissions- und Absorptionsstrukturen sind getrennt aufgefiihrt. Die Halbwertsbreiten
sind durch unterschiedliche Symbole gekennzeichnet.

Zur Findung der Variabilitdtseigenschaften von H¢ ist es erst einmal sinnvoll,
sich die Eigenschaften der Emissions- und Absorptionsstrukturen des residua-
len dynamischen Spektrums (Abb. 3.5) anzusehen. Dazu habe ich bei allen in
den residualen Einzelspektren sichtbaren Komponenten die zentrale Geschwin-
digkeit, Aquivalent- und Halbwertsbreite bestimmt. Unter der Aquivalentbreite
ist in diesem Fall das Wellenlingenintervall (angegeben in mA) mit kontinu-
umshohen Flufl zu verstehen, das den gleichen Gesamtflu} liefert wie die zu
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Abbildung 3.17: In Teilbild (a) sind die residualen Spektren im Zeitbereich von
50544, 3 und 50546, 4, die zur Bildung der oberen Einhiillenden benutzt wurden, einge-
zeichnet. Das durch Addition dieser Kurve resultierende Linienprofil von HJ ist neben
dem mittleren und einem theoretischen AOV-Profil in Teilbild (b) zu erkennen.

betrachtende Struktur. Dabei ist zu beachten, dal der Flu} in den residualen
Spektren auch auf die Hohe des Kontinuums in den urspriinglichen Spektren
normiert ist. Das stellt kein Problem dar, da sich die residualen Spektren durch
Subtraktion des mittleren Spektrums ergeben. Eine fiir Emission und Absorp-
tion getrennte Darstellung der bestimmten Parameter ist in Abbildung 3.16 zu
finden. Fiir die Emissionsstrukturen zeigt sich eine deutliche Korrelation. Denn
je niedriger die Radialgeschwindigkeit ist, um so groBer sind die Aquivalent- und
Halbwertsbreite. Bei den Absorptionsstrukturen ist dieser Zusammenhang nicht
auszumachen; stattdessen zeigt sich ein recht komplexes Bild. Um diesen Sach-
verhalt besser verstehen zu kénnen, ist es sinnvoll, sich das Erscheinungsbild der
Emissions- und Absorptionstrukturen im residualen dynamischen Spektrum an-
zusehen. Dabei fillt auf, daf} iiber mehrere Tage bestehende, zusammenhingen-
de Strukturen praktisch nur in Absorption zu sehen sind. Dies gilt auch fiir
die insgesamt auffilligsten Komponenten. Die Variabilitidt in Hé scheint also
hauptséichlich von Absorptionsstrukturen getragen zu werden. Wihrenddessen
sind die Emissionstrukturen eher unauffillig. Sie scheinen hauptséichlich die
Rollen von , Liickenfiillern“ inne zu haben, d.h., sie treten nur dann auf, wenn
gerade keine Absorptionsstruktur im entsprechenden Geschwindigkeitsbereich
existiert. Dies k6nnte man damit erkldren, dafl sich die Emission sehr viel we-



3.4 Eigenschaften einzelner Strukturen in H¢ 53

Hé (nur Absorption)

T

50550

50540

JO-2400000. 5

50530 §

50520

=400 =2 0 200 400
Geschwindigkelt [Em/s]

Abbildung 3.18: Residuales dynamisches Spektrum von H§, das weitgehend vom
Emissionsbeitrag befreit ist und im wesentlichen nur stark variable Absorptionsstruk-
turen zeigt.

niger variabel zeigt, wie es bei den auffilligen Absorptionsstrukturen der Fall
ist. Damit wére es sinnvoll, die Absorptionskomponenten aus den Spektren zu
entfernen und so zu einem ,, Ruheprofil“ der Hé-Linie zu kommen. Dieses absorp-
tionsbefreite Profil zeigt dann natiirlich einen hoheren Flufl wie das Gemittelte,
daf} zur Berechnung des residualen dynamischen Spektrums benutzt wurde. Da-
mit kann einem die Existenz einer Emissionskomponente suggeriert werden, falls
die Stérke einer zeitgleichen Absorptionsstruktur nicht ausreicht, um die Dif-
ferenz zwischen beiden Profilen zu kompensieren. So sollte bei volligem Fehlen
von Absorption eine in etwa zentrale Emissionskomponente hoher Aquivalent-
und Halbwertsbreite zu sehen sein. Bei nichtzentralen Absorptionsstrukturen
wiirden dagegen auf der nichtabgedeckten Linienseite bei htheren Geschwin-
digkeiten Emissionskomponenten mit kleineren Aquivalent- und Halbwertsbrei-
ten hervorgerufen werden. Dies ist genau das, was man in Abbildung 3.16 (a)
sehen kann, womit der gemachte Ansatz sehr realitdtsnah zu sein scheint. Dar-
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Abbildung 3.19: Darstellung der zeitlichen Entwicklung der residualen, d.h., durch

den Abzug des mittleren Spektrums erhaltenen Aquivalentbreiten von CaIIK, H§ und
Hy.

auf weist auch der qualitative Unterschied zwischen den Emissionsstrukturen
in Teilbild (a) und den Absorptionsstrukturen in Teilbild (b) hin.

Um diese Interpretation zu testen, wurde die obere Einhiillende der Spek-
tren eines schmalen Zeitintervalls von 2,1 Tagen gebildet (Abb. 3.17 (a)). Der
Zeitraum ist eng begrenzt, um eventuelle, langsamere Variationen von vorn-
herein auszuschlieen. Wie die Abbildung zeigt, ergibt sich eine bemerkens-
wert glatte Kurve als obere Einhiillende. Die Aufficherung des Verlaufs der
Spektren zu hohen Geschwindigkeiten wird neben dem Rauschen besonders
durch die nichtoptimale Normierung bewirkt. Trotzdem 148t sich die aus diesen
Spektren berechnete, die Differenz aus ,Ruhe“- und mittleren Profil bestim-
mende Funktion gut zur Korrektur des dynamischen Spektrums benutzen. In
Teilbild (b) sind beide Profilformen zusammen mit einer theoretischen, mit
synspec fiir Spektraltyp AOV (10000 K) und vsini = 120km/s berechneten
(siehe Kap. 3.1), aufgefithrt. Wihrend das mittlere Spektrum eine deutliche
Asymmetrie mit vermehrter Absorption im ,Blauen“ zeigt, ist das korrigier-
te doch recht symmetrisch. Bildet man die Differenz zwischen diesem und dem
theoretischen Spektrum, so erhélt man schlielich ein relativ symmetrisches, Ha
nicht undhnliches Emissionsprofil. Mit dem hier vorgefiithrten Verfahren kénnte
also die Emissionskomponente des Hd-Profils isoliert worden sein. Damit kann
man sich das H§-Profil aus im wesentlichen drei Komponenten zusammenge-
baut vorstellen, und zwar aus einer zentralen photosphéirischen Absorption,
einer zentralen Emission und zeitlich variablen, eher blauverschobenen Absorp-
tionsstrukturen. Man kann auch dariiber spekulieren, ob bei etwa —200 km/s,
wie im Falle der He I-Linien, zuséitzliche Emission zu erkennen ist. Dies ist aber
sehr unsicher, da die Konstruktion des korrigierten Spektrums nur recht grob
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sein kann und das theoretische Spektrum, da rein photosphirisch, auch nur
bedingt geeignet ist, wie z.B. die Unterschiede in den Linienfliigeln zeigen.

In Abbildung 3.18 ist das durch Abzug des korrigierten mittleren Spektrums
gebildete dynamische Spektrum dargestellt. Bei einer optimalen Entfernung
der Linienemission sollten hier ausschliellich die schnell variablen Absorptions-
strukturen beobachtbar sein. Obwohl die obere Einhiillende nur fiir den kurzen
Zeitraum von etwa zwei Tagen bestimmt wurde, scheint die Korrektur iiber den
ganzen Zeitraum relativ gut gelungen zu sein. Bei genauerem Hinsehen kann
man aber am Anfang der Zeitserie zusitzliche Absorption und am Ende zusitz-
liche Emission erkennen. Das deutet daraufhin, da auch die Linienemission
variabel ist, allerdings auf einer viel gréfleren Zeitskala. Dafl es eine Zunahme
der Emission geben konnte, ist auch schon durch die Auftragung der nach al-
leinigem Abzug des mittleren Spektrums bestimmten Liniendquivalentbreiten
gegen die Zeit zu erkennen (Abb. 3.19). Fiir die Gruppe I-Linien ergibt sich
dann klar eine durch die Erhéhung der Emission bedingte zeitliche Abnahme
der Aquivalentbreite. Dem Effekt der Anderung der Emission sind in dieser
Darstellung aber noch die Variationen durch die Unstetigkeit der Zahl und Tie-
fe der vorhandenen Absorptionsstrukturen iiberlagert, so dafi das Minimum bei
MJD =~ 50549 nach Abzug dieser Variationen nicht so tief sein diirfte und man
im Endeffekt einen monotoneren Verlauf erhalten miifite.

Die Ausfithrungen in diesem Kapitel zeigen, dafl auf Grund der unterschiedli-
chen Variabilitatszeitskalen eine gute Trennung zwischen dem Emissionsbeitrag
und den Absorptionskomponenten erreicht werden kann, wodurch eine verliBli-
chere Untersuchung des fiir das allgemeine Verstindnis wichtigen Verhaltens
der Absorptionsstrukturen méglich wird.

3.4.2 Identifizierung zusammenhingender Strukturen

In diesem Kapitel soll die Zusammengehérigkeit von Strukturen im korrigier-
ten residualen dynamischen Spektrum von Hd (Abb. 3.18) ndher untersucht
werden. Um solche miteinander verkniipfte Strukturen besser hervorheben zu
koénnen, sollen sie im Gegensatz zur bisherigen Sprachreglung durch das aus
dem Englischen kommende Wort ,, Feature“ bezeichnet werden. Betrachtet man
nun Abb. 3.18, so fillt auf, daBl besonders am Anfang der Zeitserie die tiefen
Minima, wahrscheinlich einen Entwicklungsprozefl durchmachen, der mehrere
Tage dauern kann. Dabei scheint es hauptséichlich eine Entwicklung von der
kurzwelligeren (,blauen) zur langwelligeren (,roten“) Seite der Linie zu ge-
ben. In Abbildung 3.20 werden diese Features mit den Nummern 1 bis 5 be-
zeichnet. Ich mochte diese bei —150 bis —50km/s entstehenden und zwischen
0 und 100km/s zuletzt sichtbaren, 3 bis 6 Tage dauernden Features zusam-
menfassend als Typ A bezeichnen (vgl. auch Kap. 3.3.2 und Anhang D). Etwas
ungewohnlich verhélt sich dabei allerdings das Feature 2, dafl zwar vom zeitli-
chen Geschwindigkeitsverlauf eindeutig zu Typ A zdhlt, aber in Bezug auf die
Intensitét (siehe dazu Kap. 3.4.3) sich genau gegensitzlich verhilt wie die an-
deren Features. So wird die grofite Absorption nicht schon am Anfang sondern
erst am Ende der Sichtbarkeit erreicht. Feature 4 scheint sich schliellich nach
seiner Entstehung erst weiter ins ,,Blaue“ und dann erst ins ,Rote“ zu bewegen.
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Abbildung 3.20: Darstellung der in H identifizierten Features. Uber dem korrigierten
dynamischen Spektrum (wie Abb. 3.18, nur mit MIDAS-LUT ramp dargestellt) sind die
durch Linien verbundenen, Gaufi-gefitteten und aufler bei Nummer 8 tagesgemittelten
zentralen Geschwindigkeiten der Features zu sehen (siehe dazu auch Anhang D). Jeder
ein Feature représentierende Linienzug ist wie im Text numeriert. Die unterschiedlichen
Farben sollen auf die verschiedenen Typen von Features hinweisen. Griin steht fiir
Typ A und cyan fiir Typ B. Das pekuliare Typ A-Feature 2 ist rot markiert und das
in seiner Form einmalige Feature 6 ist in magenta dargestellt.

Der Effekt kénnte auch durch die Uberlagerung zweier verschiedener Features
zustandekommen. Da allerdings der Verlauf der charakteristischen Parameter
(Kap. 3.4.3 und 4.2) einen recht glaubwiirdigen Verlauf zeigt und eine eintégige
tiefe Absorption bei niedrigen Geschwindigkeiten sonst nicht zu beobachten ist,
mochte ich Feature 4 als physikalisch zusammenhéingende Struktur betrachten.
Feature 6 ist der einzige Fall, wo sich das tiefe Minima anfangend bei sehr
niedrigen negativen Geschwindigkeiten weiter blau zu verschieben scheint und
zwar in einem Zeitraum von 3 Tagen. Dabei bleibt die Geschwindigkeitszunah-
me allerdings sehr gering, so dafl die —100km/s nicht iiberschritten werden.
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Es ist sogar so, daf die Geschwindigkeit zum Schlufl wieder leicht abzunehmen
scheint. Ein v6llig anderes Verhalten als Typ A zeigen die in Abbildung 3.20 mit
den Nummern 7 bis 10 markierten Typ B-Features (siehe auch Kap. 3.3.2 und
Anhang D). Diese Strukturen befinden sich ausschlieflich im Blauen zwischen
—150 und —300km/s. Die Geschwindigkeitsvariationen sind hier viel geringer.
Teilweise fillt iiberhaupt keine Verdnderung auf (Feature 7) und in den an-
deren Fillen nimmt die Geschwindigkeit eher zu (Feature 9). Eine Ausnahme
bildet Feature 8, das allerdings nur einen Tag zu sehen ist und hauptséchlich
wegen seiner groBen Aquivalentbreite und der méglichen starken, im Stunden-
bereich liegenden Geschwindigkeitsinderungen (siehe Anhang D) in die Liste
aufgenommen wurde. Die Existenz der anderen blauverschobenen Features liegt
bei 2 bis 3 Tagen. Dafl die Typ B-Features bis auf die Nummer 10 so zeitlich
eng beieinanderliegen (Abb. 3.20), weist auf eine mogliche starke Verbindung
hin, so dafl man die Features 7 bis 9 auch als eine bei —200km/s liegende,
in der Intensitédt stark variable Struktur interpretieren konnte. Dies zeigt die
Problematik, daf die Erkennung von zusammengehorigen Features durch die in
der Groflenordnung der zeitlichen Auflésung liegende Zeitskala der Variabilitét
sehr erschwert wird. Deshalb wurde auch nicht der Versuch unternommen, die
im letzten Teil der Zeitserie auftretenden zickzackartigen Geschwindigkeitsva-
riationen der Minima einzelnen Features zuzuschreiben.
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Abbildung 3.21: Darstellung aller in den Residuen der Einzelspektren bei HJ gefun-
denen Absorptionsstrukturen in Abhingigkeit von ihrer Zentralgeschwindigkeit. Es ist
jeweils die Anzahl der Minima pro Geschwindigkeitsbin (Grofie: 50km/s) angegeben.

Abschlieflend kann man sagen, dafl es in Hd zwei charakteristische Arten
von Features gibt. Einmal die von blau nach rot durchlaufenden Features vom
Typ A, die im Blauen nicht —150km/s und im Roten nicht 100km/s iiber-
schreiten, und zum anderen die sich kaum bewegenden, sich im Bereich von
—200 km/s im Blauen befindenden, Typ B-Features. Die Hd-Linie ist damit sehr
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asymmetrisch von Absorptionskomponenten iiberlagert. Das zeigt sich auch in
Abbildung 3.21, wo alle in den residualen Einzelspektren gefundenen Absorp-
tionsstrukturen in Geschwindigkeitsbins eingeteilt dargestellt werden. So sind
blauverschobene Absorptionsstrukturen viel hiufiger (ca. 72 %) als Rotverscho-
bene. Jenseits der 150 km/s-Marke existieren im Roten praktisch keine Struktu-
ren mehr, wihrend der gleiche Geschwindigkeitsbereich auf der kurzwelligeren
Seite von den Typ B-Features dominiert wird. Zudem gibt es zwischen den Be-
reichen der beiden Hauptformen von Features kaum Minima in den Spektren.
Am hiufigsten kommen kleine negative Zentralgeschwindigkeiten bis 50 km/s
vor. Durch die eindeutige Asymmetrie in der Geschwindigkeitsverteilung der
Absorptionsstrukturen scheinen Erklirungen der Variabilitit von HD 163296,
die eine symmetrische oder rétlichere Verteilung erfordern, zumindestens als
alleinige Modelle recht unwahrscheinlich zu sein. Auch ist die Art der Variabi-
litdt nicht iiber den ganzen Zeitbereich gleich (siehe Abb. 3.20). So wird der
erste Teil der Zeitserie von Features des Typs A dominiert. Danach geht die Be-
deutung dieser Strukturen zuriick, wihrend Features vom Typ B beherrschend
werden. SchlieBlich wird der letzte Teil der Zeitserie von zickzackartigen Varia-
tionen, die nicht einzelnen Features zugeordnet werden konnten, dominiert. Da-
her muf} ein Modell fiir HD 163296 nicht nur die Geschwindigkeits- sondern auch
die Zeitabhingigkeit der Variationen in den Gruppe I-Linien wie H§ erkliren
kénnen, was problematisch fiir auf Stationaritit angewiesene Interpretationen
ist.

3.4.3 Entwicklung von charakteristischen Parametern

Nun sollen die Eigenschaften der in Kapitel 3.4.2 vorgestellten Features genauer
untersucht werden.

Zuerst mochte ich hierzu auf die Geschwindigkeitsinderungen der ,sich bewe-
genden“ Features vom Typ A eingehen. Die Geschwindigkeitsvariationen dieser
Features (Abb. 3.20) erinnern an sinusférmige Bewegungen, von denen aber
maximal die halbe Periode zu sehen wéire. Der ,Schlenker“ am Anfang der
Sichtbarkeit von H§ pafit nicht in dieses Bild, so daf} er entweder nicht zu Fea-
ture 4 gehoren diirfte (vgl. Kap. 3.4.2) oder ein Fit mit einer komplizierteren
trigonometrischen, z.B. elliptischen Funktion nétig wiirde. In Abbildung 3.22
ist ein Sinusfit der Form

f(z) =asin(b+cz)+d

fiir Feature 1 dargestellt. Es zeigt sich, dafl ein gutes Anpassen nur durch die Ad-
dition eines konstanten Geschwindigkeitsbetrags von —(37 + 17) km/s mdoglich
ist. Diese Blauverschiebung des Sinus zeigt sich auch bei den anderen, weniger
gut anfitbaren Features vom Typ A (siehe auch Anhang D). Da die System-
geschwindigkeit vernachlidfiigbar klein ist (—(3,0 £ 3,2) km/s, Wilson & Joy
1952), ist ein reiner Rotationseffekt als Ursache der Features unwahrscheinlich.
Stattdessen wire eine Kombination von Ausflul und Rotation als Erklirung
moglich. Auf diesen Kombinationsansatz stiitzen sich die in Kapitel 4 darge-
stellten Modellvorschlidge. Da, ein reines Sinusmodell nicht mit den Daten in
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Abbildung 3.22: Darstellung der besten Anpassung eines Sinus plus einem konstan-
ten Betrag an die in den korrigierten residualen Einzelspektren ermittelten Zentralge-
schwindigkeiten des Features 3. Es sind sowohl die angepafite Funktion mit den Fitpa-
rametern wie auch die Datenpunkte selbst zu sehen.
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Abbildung 3.23: Auftragung der in radialer Richtung projezierten Beschleunigung
Av/At gegen die Radialgeschwindigkeit fiir die Features vom Typ A. Die Steigungen
wurden jeweils mit Hilfe der linearen Regression aus den Daten von zwei oder drei
Tagen gewonnen. Die angegebenen Fehlerbalken entsprechen gerade der sich jeweils
ergebenden Standardabweichung des Verfahrens. Die Werte eines Features sind durch
Linien miteinander verbunden. Bei dem sich etwas anders verhaltenden Feature 2 sind
die Linien gestrichelt eingezeichnet.
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Einklang zu bringen ist, sind natiirlich Parameter wie Periodendauern und Ge-
schwindigkeitsamplituden wenig aussagekréiftig, so dafl es sinnvoller ist, diese
Gro6flen anhand der detaillierteren Rechnungen erst in Kapitel 4 zu diskutieren.
Um die eben gerade gemachten Uberlegungen zu festigen, sind in Abbil-
dung 3.23 die Ableitungen der Geschwindigkeit nach der Zeit bzw. die projizier-
ten Beschleunigungen gegen die Geschwindigkeit fiir die einzelnen Features des
Typs A aufgetragen. Fiir die Gewinnung von Av/At sind fiir jedes Feature je
nach Sichtbarkeitsdauer die gemessenen Geschwindigkeiten (siche Anhang D)
von zwei oder drei benachbarten Tagen jeweils einer linearen Regression unter-
zogen worden. Die sich ergebenden Beschleunigungen zeigen fiir alle Features
bis auf das mit der Nummer 2 ein dhnliches Verhalten. So wird das maximale
Av/At immer im Bereich von etwa —50km/s erreicht. Zu beiden Seiten dieses
Maximums fillt dann die Beschleunigung ab. Dieses Verhalten deckt sich gut
mit den Ergebnissen des Sinusfits. Auch hier ist eine Blauverschiebung zu er-
kennen, die im Einklang mit einem geschwindigkeitsverschobenen Sinus steht.
Geradezu das Gegenteil zeigt Feature 2, auch wenn alle Steigungen positiv blei-
ben. Hier wird an der Stelle, wo die anderen Features ein Maximum besitzen,
ein Minimum erreicht. Diese abweichende Bahnform koénnte auf einen etwas
anderen Entwicklungsweg des Features hinweisen. Trotzdem sind die absolu-
ten Groflen von Av/At fiir die Features 1 bis 3 sehr dhnlich, was unter dem
Gesichtspunkt einer Rotation auf ein dhnliches Entstehungsgebiet hinweist. Da
die drei Features zeitlich direkt aufeinander folgen, kénnte die Interpretation
der temporiren Existenz einer , Aktivititszone“ in die richtige Richtung ge-
hen. Auch die zeitlich spéter folgenden Features 4 und 5 zeigen sehr &hnliche
Beschleunigungen, die aber in etwa doppelt so hoch sind wie bei den anderen
Features. Dies konnte ebenfalls auf einen Zusammenhang hindeuten, zumal wie
in Anhang D zu sehen ist, die Anfangs- und Endgeschwindigkeiten der Typ A-
Features moglicherweise auch eine solche Gruppierung aufweisen. Bei Feature 4
liegt der erste Datenpunkt bei einer negativen Beschleunigung. Dies ist der
schon in Kapitel 3.4.2 besprochene, ins Kurzwelligere gehende ,,Schlenker*.
Als nichstes soll die Entwicklung der Form der Features untersucht werden.
Dazu wurde das Verhiltnis aus der Halbwertsbreite und der Intensitit der Pro-
file der Features in den Einzelspektren berechnet. Damit die iber einen Gauffit
bestimmten Parameter moglichst vertrauenswiirdig sind (siehe auch Anhang D),
wurden die, wie auch schon bei der Diskussion der Geschwindigkeitsidnderun-
gen benutzten, aus der Trennung der Linienkomponenten hervorgehenden (siehe
Kap. 3.4.1) Spektren als Grundlage der Berechnungen genommen. Das Verhalt-
nis aus Halbwertsbreite und Intensitit ist zur Unterscheidung, ob ein Profil
eher breit oder eher tief ist, gut geeignet, da es sich hier um den Quotien-
ten aus den Breite und Tiefe bestimmenden Parametern handelt. Zudem sind
die erhaltenen Werte auch noch im wesentlichen unabhingig von der Gréfle
der Aquivalentbreite. In Abbildung 3.24 ist der Quotient aus Breite und Tiefe
fiir die untersuchten Features gegen die Geschwindigkeit aufgetragen worden.
Die zu verschiedenen Typen von Features gehérenden Datenpunkte sind durch
unterschiedliche Symbole gekennzeichnet. Die Features vom Typ A ohne Num-
mer 2 zeigen eine deutliche Korrelation zwischen den aufgetragenen Grofien.
So steigt der Formquotient annihernd linear mit einem Ubergang zu positi-
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Abbildung 3.24: Auftragung des Verhéltnisses der Halbwertsbreite in A zur Intensitiit
(Tiefe) der Features (Kontinuumshohe := 1) gegen die Geschwindigkeit in km/s. Das
Verhiltnis zwischen Breite und Tiefe des Features stellt einen praktisch von der Aqui-
valentbreite unabhéngigen Formindikator dar. Die Datenpunkte verschiedener Typen
von Features werden durch unterschiedliche Symbole markiert (siche Legende).
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Abbildung 3.25: Entwicklung von Feature 3 innerhalb von etwa zwei Tagen. Anfang-
lich ist das Feature tief und schmal (durchgezogene Linie), spiter flach und breit (ge-

strichelt).
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veren Geschwindigkeiten an. Das entspricht gleichzeitig auch einer zeitlichen
Entwicklung in diese Richtung. Um diese Entwicklung zu verdeutlichen, ist in
Abbildung 3.25 das Feature 3 zu zwei verschiedenen Zeitpunkten zu sehen. Es
ist deutlich eine Entwicklung von einem tiefen, schmalen zu einem breiten, fla-
chen Profil zu erkennen, wohingegen sich die Aquivalentbreite weniger stark
dndert. Dies bedeutet, dafl bei der Entwicklung der Features vom Typ A ei-
ne Zunahme der Geschwindigkeitsdispersion auftritt. Dieser Sachverhalt 148t
sich als Auflésungsprozefl des das Feature erzeugenden Objekts erkliren. Die-
se Entwicklung steht im Einklang mit den Ergebnissen der Periodenanalyse
(Kap. 3.3), wo wahrscheinlich durch die fehlende Langlebigkeit der Features
keine stabilen Perioden gefunden werden konnten. Feature 2 unterscheidet sich
in seiner Entwicklung deutlich von den anderen Features des Typs A, denn
das Breite-zu-Tiefe-Verhiltnis bleibt wahrend der gesamten Sichtbarkeitszeit
relativ konstant bzw. nimmt sogar mit der Zeit etwas ab. Dies zeigt wieder
das gegensinnige Verhalten dieses Features. Auch wenn sein Aussehen im dy-
namischen Spektrum (siche Abb. 3.18) auf den ersten Blick dem der anderen
Typ A-Features dhnelt, scheint doch ein andersartiger, eher gegensitzlicher, dy-
namischer Prozefl dahinter zu stehen. Feature 6 zeigt ein dhnliches Verhalten
wie die ,normalen“ Typ A-Features. So nimmt die Breite im Verhéltnis zur
Tiefe zu, auch wenn die Geschwindigkeitentwicklung vollig anders ist, da zuerst
die Geschwindigkeit , blauer® und zum Schlufl sogar wieder etwas ,,réter” wird.
Bei den Typ B-Features ist eine Korrelation in diesem Diagramm nur schwer
feststellbar, da sie nur geringe Geschwindigkeitsvariationen zeigen. Wenn aber
ein Trend zu erkennen ist, dann moglicherweise der, dafl es eine Zunahme des
Formverhéltnisses mit dem Betrag der Geschwindigkeit geben kénnte. Die ein-
zelnen Features zeigen von Tag zu Tag sehr unregelméflige Schwankungen in
der Tiefe, Halbwertsbreite und sogar Aquivalentbreite. Dies kénnte man so in-
terpretieren, wie bereits in Kapitel 3.4.2 diskutiert wurde, dafl die Features 7
bis 9 moéglicherweise Teile eines Grofleren mit stark variabler Intensitdt sind.
Die Zeitrdume zwischen den einzelnen Features kénnten dann als Zeitbereiche
sehr geringer Aktivitdt gedeutet werden.

3.4.4 Vergleich von H§ mit anderen Linien

Als letzter Teil der Datenanalyse soll nun noch der Vergleich der in Hé entdeck-
ten Features mit dem bei anderen Linien Sichtbaren erfolgen. Bei dieser Analyse
wird wieder auf die urspriinglichen residualen Spektren zuriickgegriffen, da die
Trennung der Linienbeitrage in Kapitel 3.4.1 nur fiir Hé durchgefithrt wurde
und es bei der Uberpriifung von Korrelationen erst einmal nicht auf die genauen
Zahlenwerte der charakterisierenden Parameter ankommt.

In Abbildung 3.26 sind die mdoglichen Korrelationsformen von Hd mit Lini-
en verschiedener Gruppen durch Beispiele illustriert dargestellt. So zeigt Teil-
bild (a) eine Struktur, die nur bei Linien der Gruppe I sichtbar ist. In (b)
dagegen ist die dargestellte Komponente auch bei Linien der Gruppe II wie
FeII A 5018 zu sehen. Und schlielich sind in den Teilbildern (c) und (d) Struk-
turen abgebildet, die bei Linien der Gruppen I bis III zu sehen sind, also auch
bei den sogenannten photosphérischen Linien wie Mg IT A 4481. Der Unterschied
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Abbildung 3.26: Verschiedene mogliche Korrelationsarten von Hé mit anderen Linien.
Es werden die einzelnen Korrelationsmdoglichkeiten anhand von Gegeniiberstellungen
von H§ (Gruppe I) und Vertretern der Gruppe II (FeIIA5018) und der Gruppe III
(Mg IT X\ 4481) fiir jeweils charakteristische Strukturen prisentiert. Um eine gute Sicht-
barkeit der Korrelationen zu erzielen, sind die dargestellten residualen Spektren durch
die Mittelung 1 A-groBer Bereiche geglittet worden. Die Intensitiiten sind auf die iiber
die Cuts der residualen dynamischen Spektren bestimmten Amplituden der Variabi-
litdt normiert (siche Tab. 3.1), um die Stérke der Strukturen bei den einzelnen Linien

besser vergleichen zu kénnen.
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Abbildung 3.27: Darstellung der in den residualen Einzelspektren wahrend der
Sichtbarkeitszeit von Feature 4 fiir die Gruppenvertreter Hy (I), FeII 5018 (II) und
MgII A 4481 (III) gefundenen Absorptionsstrukturen in einem Zeit-Geschwindigkeits-
Diagramm. Die Datenpunkte verschiedener Linien werden durch unterschiedliche Sym-
bole markiert (siehe Legende).

zwischen den beiden Korrelationsformen ist die relative, auf die Cuts der resi-
dualen dynamischen Spektren (siehe Tab. 3.1) bezogene Intensitit der jeweiligen
Strukturen fiir H§ und den Linien der Gruppe III. Ist die Struktur in der Grup-
pe IIT schwécher oder dhnlich stark wie bei Hf, dann enspricht die Situation
Teilbild (c). Zeigt die Struktur bei der Gruppe III eine deutlich hohere Intensitit
wie bei Hd, dann handelt es sich um den Fall (d). Ein Teil der so klassifizierten
Komponenten sind von der fiir die Gruppe III typischen, wohl durch variable
Absorption der photosphérischen Strahlung (siehe Kap. 3.2) zustandekommen-
den Art, d.h., die Korrelation wird wahrscheinlich durch den photosphérischen
Anteil der Hf-Linie bewirkt. In allen anderen Fillen sollten die zirkumstellaren
Anteile der Linien der Gruppe II und III die Beziehung erméglichen.

Um den Korrelationstyp moglichst genau bestimmen zu kénnen, wurden eine
groflere Anzahl von Linien der vorkommenden Gruppen und Zwischengruppen
miteinander verglichen. Im Anhang D ist fiir jedes bei Hé gefundene Feature
die zu jedem durch ein Spektrum abgedeckten Zeitpunkt bestehende Form der
Beziehung dargestellt. Es zeigt sich, daB Korrelationen zur Gruppe III recht
héufig vorkommen, was auf einen merklichen, allerdings wegen der geringen
Amplitude der Variabilitdt (siehe Tab. 3.1) nicht sehr hohen, nichtphotosphéri-
schen Anteil der entsprechenden Linien hindeutet. Aus den Abbildungen kann
man auch entnehmen, dafl das Mafl der Korrelation jedenfalls nicht offensicht-
lich an gewisse Zeitpunkte der Sichtbarkeit bzw. bestimmte Geschwindigkeiten
gebunden ist. Damit sind die physikalischen Vorginge wohl so komplex, dafl
sich aus dem verfiigbaren Beobachtungsmaterial keine einfachen Beziehungen
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Abbildung 3.28: Darstellung der Drift der Geschwindigkeiten zu kleineren Betrigen
hin bei Feature 8 fiir den Ubergang von Gruppe I zu Gruppe III. Die Prisentation ist
die gleiche wie in Abbildung 3.26, aufler dafl die Profile von mehr Linien, ndmlich H§,
H 10, FeII A 5018, FeII A 5317 und MgII A 4481, zu sehen sind.

zu den die Features charakterisierenden Parametern aufstellen lassen. Allerdings
konnte die Korrelation von H§ zu Linien anderer Gruppen fiir hohe negative
Geschwindigkeiten nachlassen und der in Abbildung 3.26 (d) dargestellte Fall
auf niedrige Geschwindigkeiten beschréinkt bleiben.

Um einen genaueren Einblick in die Beziehungen zwischen den einzelnen
Gruppen zu bekommen, sind in Abbildung 3.27 fiir den Sichtbarkeitszeitraum
von Feature 4 die Absorptionsstrukturen in Hd, FeIl A 5018 und MgII A 4481
in einem Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm dargestellt. Es zeigt sich von Tag
zu Tag ein vollig anderes Verhalten in der Art der Korrelation. Neben dem
durch die Strukturen in Hé definierten Verlauf von Feature 4 sind auch noch
zusitzliche, schwer in Zusammenhang setzbare Komponenten bei den Vertre-
tern der Gruppen IT und IIT zu erkennen. Am letzten dargestellten Tag ist bei
negativen Geschwindigkeiten auch noch der Anfang von Feature 7 zu sehen.
In der Abbildung kann man gut die Ubergangsfunktion von Gruppe II erken-
nen (vgl. Kap. 3.2). Aber auch bei der Gruppe III-Linie MgII A4481 ist an
mehreren Tagen eine Absorptionsstruktur bei einer fiir Feature 4 passenden
Geschwindigkeit zu sehen. Eine zeitliche Entwicklung der Korrelationen kann
man allerdings nicht feststellen, da die Variabilitidtszeitskala der Gruppe II- und
Gruppe III-Linien zu kurz fiir die Zeitabdeckung des Datensatzes ist. Damit las-
sen sich auch nur schwer Abschitzungen iiber die Geometrie der die Features
erzeugenden Vorginge machen.

Eine Besonderheit ist am ersten dargestellten Tag in Abbildung 3.27 zu er-
kennen. Man sieht deutlich eine Abnahme der Geschwindigkeit von HJ iiber
Fell A 5018 zu MglII A4481. Dieser Effekt tritt aber nicht nur in diesem Fall
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auf, sondern auch bei anderen in H§ untersuchten Strukturen. So zeigen solche,
die mehr als 150 km/s blauverschoben sind, in etwa 30 % aller Félle eine Drift
zu kleineren Zentralgeschwindigkeiten fiir den Ubergang von Gruppe I zu Grup-
pe II1. Als Beispiel sind die Verhéltnisse bei Feature 8 in Abbildung 3.28 fiir fiinf
verschiedene Spektrallinien dargestellt. Auch hier ist der allmihliche Ubergang
zu kleineren Geschwindigkeiten gut zu erkennen. Offenbar hat dieser Effekt mit
den unterschiedlichen Linienentstehungsgebieten fiir die einzelnen Gruppen zu
tun, wodurch es zu verschiedenen Geschwindigkeitsbereichen kommt. Dies hétte
aber zur Folge, dafl den Verursacherobjekten der betroffenen Komponenten eine
groBere raumliche Ausdehnung und Strukturierung zugestanden werden miifite,
um dieses Verhalten zu erméglichen.



Kapitel 4

Modellrechnungen

Auf Grund der Ergebnisse aus Kapitel 3.4.3, die eine Beschreibung der Typ A-
Features durch die Kombination einer Ausflu- und einer Rotationsbewegung
nahelegen, sollen in den folgenden Abschnitten in Frage kommende Modell-
ansétze besprochen werden. Den hier vorgestellten Modellen ist gemeinsam,
daf} sie einen Wind beschreiben. Dieser kann je nach Modell vom Stern selbst
oder aus einer zirkumstellaren Scheibe kommen. Da die Préisenz einzelner Featu-
res in den dynamischen Spektren (sieche Kap. 3.2) auf einen ,klumpigen“ Wind
hindeutet, soll hauptsichlich die zeitliche Entwicklung von Testteilchen unter-
sucht werden. Dies ist natiirlich eine idealisierende Annahme, da es sich bei
den Windkomponenten um dreidimensionale Gebilde handelt. Eine gemeisame
Betrachtung von Teilchen mit verschiedenen Startzeitpunkten und -orten kann
aber hier Abhilfe schaffen.

4.1 Einfacher Sternwind

Zuerst soll nun ein sehr einfaches Sternwind-Modell beschrieben werden. Etwai-
ge Scheiben oder Magnetfelder werden erst einmal nicht beriicksichtigt. Fine
weitere Vereinfachung ist die Wahl einer konstanten Windgeschwindigkeit v,.
Auferdem soll der Wind vom Aquator aus orthogonal zur Sternoberfliche ab-
strémen. Der Inklinationswinkel ¢ der Rotationsachse wird auf 90° festgelegt,
d.h., die Radialgeschwindigkeiten werden maximal. Fiir die Rotationsgeschwin-
digkeit gilt vs oc 7!, da auf Grund der Drehimpulserhaltung das Produkt aus
vg und r fiir ein Testteilchen jederzeit konstant sein mufl.

In Abbildung 4.1 sind die Ergebnisse fiir einen Sternwind mit einer Ausflufige-
schwindigkeit v, von 50km/s und einer Rotationsgeschwindigkeit am Aquator
vg,0 von 150km/s dargestellt. Fiir den Sternradius R, wurde der in Mannings
& Sargent (1997) angegebene Wert von 2,2Ry genommen. vy ist als wah-
re Rotationsgeschwindigkeit vertridglich mit dem v sin#-Wert von Finkenzeller
(1985) (siehe Tab. 2.1). Die willkiirlichste Festlegung ist der Wert von v,. Da es
hier nur um die Demonstration von Grundeigenschaften von Sternwinden geht,
ist das aber im Moment nicht besonders problematisch. Im Teilbild (a) ist die
Geometrie der aus dem Ausflul und der Rotation enstehenden Bewegung der
Testteilchen zu sehen. Es werden die Trajektorien fiir verschiedene Startwinkel
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Abbildung 4.1: Darstellung eines Sternwinds fiir die Parameter R, = 2,2Rg, ¢ = 90°,
vg,0 = 150km/s und v, = 50km/s. In (a) sind die in der stellaren Aquatorebene lie-
genden Trajektoren einzelner Testteilchen fiir verschiedene Startwinkel ¢g zu erkennen.
Der Bereich, bei dem die Teilchen direkt vor der Sternscheibe entlanglaufen, ist durch
ein Rechteck markiert. In (b) sind die auf diesen Bereich eingeschrinkten Radialge-
schwindigkeitsentwicklungen der Testteilchen zu sehen.

¢o angegeben. Eine bedeutsame Einschriankung fiir die in Frage kommenden
Modelle zur Erklirung der Strukturen in den dynamischen Spektren der Grup-
pe I-Linien (sieche Kap. 3.2 und 3.4) ist der Sachverhalt, da§ die beobachteten
Features praktisch nur in Absorption zu sehen sind, d.h., es muf} ein emit-
tierender Hintergrund existieren. Hier soll das Sternkontinuum diese Vorgabe
erfiillen. In Teilbild (a) ist der unter dieser Voraussetzung geeignete Bereich fiir
die Entstehung von Absorptionsstrukturen durch ein Rechteck markiert. Um
nun einen Vergleich zu den Verhéltnissen in den dynamischen Spektren zu be-
kommen, ist es sinnvoll die zeitliche Entwicklung der Radialgeschwindigkeit fiir
die verschiedenen Trajektorien in ein Diagramm einzuzeichnen. Dies ist in Ab-
bildung 4.1 (b) verwirklicht. Wichtig ist zu beachten, dafl die Radialgeschwindig-
keitskurven nur fiir die Bahnabschnitte direkt vor der Sternscheibe aufgetragen
sind. Es zeigt sich ganz klar, daf} die interessanten, von positiven zu negativen
Geschwindigkeiten laufenden Teilchen, dies in nur sehr kurzer Zeit von wenigen
Stunden tun. Die linger sichtbaren Testteilchen verharren dagegen im Bereich
der gewihlten AusfluBgeschwindigkeit von —50km/s. Damit ist die Erklirung
der Typ A-Features durch dieses Modell nicht moglich, da die wichtigen Prozes-
se auf einer viel zu kurzen Zeitskala ablaufen, obwohl die Windgeschwindigkeit
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Abbildung 4.2: Windentwicklung fiir ein genau eine stellare Rotationsperiode von
0,742 Tagen aktives Gebiet auf der Sternoberfliche. Die benutzten Parameter sind die
gleichen wie in Abbildung 4.1. Der Startwinkel ist auf 210° festgelegt. In (a) ist die
Entwicklung der Testteilchenverteilung in zirka einen Tag groflen Schritten zu erkennen.
Die Radialgeschwindigkeiten der sich vor der Sternscheibe bewegenden Teilchen sind
fiir die einzelnen Zeitschritte in (b) eingezeichnet.

v, recht niedrig angesetzt wurde. Ein grofles Problem ist hierbei auch die ho-
he Rotationsgeschwindigkeit des Sterns. Die Verkiirzung der Sichtbarkeitsdauer
der Testteilchen durch die Absorptionsbedingung ist ebenfalls hinderlich. Wei-
tere Einschrinkungen miifiten durch die Neigung der Rotationsachse gegen die
Sichtebene hingenommen werden, da dann die Teilchen noch wesentlich schnel-
ler aus dem Sichtbarkeitsbereich herauslaufen. Wihrend die Typ A-Features
nicht erklart werden kénnen, sind die Typ B-Features wesentlich unproblemati-
scher. Das Modell liefert, wie benétigt, iiber einige Tage im ,,Blauen® verharren-
de Komponenten. Allerdings miiite die Windgeschwindigkeit hoher angesetzt
werden, um eine Ubereinstimmung auch vom Geschwindigkeitsbetrag her zu
bekommen.

Nun soll noch betrachtet werden, was passiert, falls es auf dem Stern ein
langerfristig wirkendes Aktivititsgebiet gibe. In Abbildung 4.2 ist fiir die oben
besprochenen Parameter als Spezialfall eine Aktivititszeit, die genau der Rota-
tionszeit des Sterns von 0,742 d entspricht, gewihlt worden. Der Startwinkel ¢
betréigt 210°. In Teilbild (a) ist in etwa einen Tag groBen Schritten die jeweilige
Form des aus einer Reihe von Testteilchen bestehenden Linienzugs zu sehen.

'0° entspricht der Blickrichtung
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In Teilbild (b) sind die Radialgeschwindigkeiten der Testteilchen eingetragen,
die sich zum jeweiligen Zeitpunkt vor der Sternscheibe aufhalten. Es fillt auf,
dafl im Gegensatz zu Abbildung 4.2 die Sichtbarkeit von Teilchen zeitlich nicht
begrenzt ist. Das liegt an der vorausgesetzten 360°-Abdeckung und dem ange-
nommenen Inklinationswinkel von 90°. Interessanter ist aber, daf} sich in der
Geschwindigkeitsentwicklung bereits nach einem Tag praktisch nichts mehr tut
und die Radialgeschwindigkeit bei etwa —50km/s verharrt, d.h., sollte das Ab-
stromen einer Windkomponente zeitlich gestreckt sein, so ist die Problematik
der Erkliarung der Typ A-Features die gleiche wie fiir die Untersuchung der
Bewegung einzelner Testteilchen.

Zusammenfassend kann man also sagen, dafy das vorliegende Modell in seiner
einfachen Form nicht fihig ist die Typ A-Features zu beschreiben. Das kann
an den einfachen Voraussetzungen liegen. Dies soll anhand eines wesentlich
realistischeren Modells in Kapitel 4.3 diskutiert werden. Es ist moéglicherweise
aber auch ein prinzipielleres Problem, das nur durch die Annahme eines vollig
anderen Modellansatzes gelost werden kann. Schlieflich 148t sich noch sagen,
dal die Typ B-Features befriedigend durch das vorliegende Modell simuliert
werden konnen. Sie sind aber von den Voraussetzungen her auch wesentlich
unproblematischer als die Typ A-Features.

4.2 Scheibenwind

Als néchstes soll nun ein Wind untersucht werden, der gefithrt von Magnetfeld-
linien von einer zirkumstellaren Scheibe abstromt.

4.2.1 Eigenschaften des Modells

In den letzten Jahren wurde eine Reihe von Arbeiten verdffentlicht, die auf die
Prisenz einer zirkumstellaren Scheibe bei HD 163296 hindeuten (siehe Kap. 1.2).
Besonders erwidhnenswert ist in dieser Hinsicht die Arbeit von Mannings &
Sargent (1997), wo mit Hilfe von Millimeterwellen-Interferometrie ein schei-
benformiges Gebilde aufgelost werden konnte (siehe Abb. 1.8). Andererseits
konnten Grady et al. (1998) Herbig-Haro-artige Objekte bei HD 163296 fin-
den, was auf eine magnetfeldgesteuerte Windkollimation zu einem bipolaren
Jet hinweist. Diese Ergebnisse legen nahe, die Entwicklung von Windkompo-
nenten im Zusammenhang mit einer zirkumstellaren Scheibe und Magnetfeldern
zu betrachten. Die Entstehung einzelner Komponenten kénnte dann iiber einen
nichtstationdren Akkretionsflufl auf den Stern gesteuert werden.

Es gibt drei grundlegende Magnetfeldtopologien (vgl. Pelletier & Pudritz
1992, Paatz 1994, Paatz & Camenzind 1996). Die erste beruht allein auf dem
Magnetfeld der Scheibe (siehe Abb. 4.3). Dies fiihrt zu relativ steilen Feldlinien
im Bezug zur Scheibe. Auflerdem sind die erreichbaren Windbeschleunigungen
eher gering. Die beiden anderen Moglichkeiten gehen auer von einem Scheiben-
magnetfeld auch von einem starken Sternmagnetfeld im Kilogauf-Bereich aus.
Die sternnahe Magnetfeldtopologie wird dabei als dipolférmig angenommen.
Nun gibt es zwei Varianten in der Anordnung der Feldlinien, die aus der unter-
schiedlichen Wechselwirkung des Sternmagnetfelds mit der Scheibe resultieren.
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Abbildung 4.3: Varianten der Feldlinien-Topologie eines reinen Scheibenmagnetfelds.
Entlang der Feldlinien kann der Wind abstrémen. (Abb. aus Pelletier & Pudritz 1992)
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Abbildung 4.4: Darstellung einer Feldlinien-Topologie, die einen Scheibenwind
ermoglicht. Entlang der offenen Feldlinien strémt der Wind, entlang der geschlosse-
nen kann Materie von der Scheibe auf den Stern akkretiert werden. Das vorliegende
Modell wurde urspriinglich zur Erklirung von T Tauri-Sternen entwickelt. (Abb. aus
Paatz & Camenzind 1996)
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Im ersten Fall beginnen die offenen Feldlinien, abgesehen von den polnahen,
im Innenbereich der Scheibe (siche Abb. 4.4). Im zweiten Fall gehen alle Feld-
linien, ob offen oder geschlossen, direkt vom Stern aus (siehe Kap. 4.3.1). Der
Verlauf der offenen Feldlinien ist wichtig fiir die Beschreibung der Entwicklung
von Windkomponenten. In diesem Kapitel soll nun zuerst der Fall eines Schei-
benwinds untersucht werden; der zweite Fall, der einen Sternwind beschreibt,
wird im néchsten Kapitel beschrieben.

v
Geometrie eines Scheibenwinds
Veo
o>
&
Voo/z 7777777‘
I
|
Loch? 8 |
Stern - !
ry | Scheibe |
Start }
|
T
tvm/z t
(a) Geometrie des Scheibenwinds (b) Zunahme der Windgeschwindigkeit

Abbildung 4.5: Annahmen des Scheibenwind-Modells. In (a) ist die vereinfachte Geo-
metrie des Systems bestehend aus Stern, Scheibe und Feldlinien zu sehen. Es wird
angenommen, dafl der Wind entlang der offenen Feldlinien unter dem konstanten Win-
kel 6 abstromt. In (b) ist eine Arcus Tangens-Funktion, die durch die Paramter v,
und ¢, /o charakterisiert wird, eingezeichnet. Hiermit kann die Zunahme der Windge-
schwindigkeit entlang der Feldlinien beschrieben werden.

Das zur Beschreibung des Scheibenwinds benutzte Modell setzt die Magnet-
feldkonfiguration als gegeben voraus, wobei im Unterschied zu Abbildung 4.4
noch einige Vereinfachungen gemacht werden. Betrachtet werden ausschliefllich
die aus der Scheibe kommenden offenen Feldlinien. Die Scheibe wird idealisie-
rend als sehr diinn vorausgesetzt. Der Neigungswinkel der Feldlinien gegen die
Scheibe 6 wird als konstant betrachtet (sieche Abb. 4.5 (a)). Dies ist eine weitge-
hende Vereinfachung, wenn man bedenkt wie einige Feldlinien in Abbildung 4.4
verlaufen. Fiir die scheibennahen offenen Feldlinien sollten die Variationen in
0 aber vergleichsweise gering bleiben, wenn man die Betrachtung auf kleinere
Radien beschriankt, wie das im folgenden der Fall sein wird. Womit diese Nihe-
rung keine grundlegenden Probleme verursachen sollte. Die Effekte, die aus
stark verbogenen Feldlinien resultieren, werden in Kapitel 4.3 behandelt. Eine
weitere Vereinfachung ist die Parametrisierung der Geschwindigkeitszunahme
des Windes mit Hilfe eines Arcus Tangens (siehe Abb. 4.5 (b)):

2 t
v(t) = voo — arctan .
™

Voo /2

Voo 18t hierbei die angenommene Endgeschwindigkeit des Windes und ¢, /5 be-
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zeichnet die Zeitspanne, die vergeht, bis die halbe Endgeschwindigkeit erreicht
worden ist. Der gewdhlte Arcus Tangens scheint recht gut den Verlauf der Ge-
schwindigkeitszunahme bei der Bewegung entlang der Feldlinien wiederzugeben,
wie Betrachtungen von Modellen mit passender Magnetfeldkonfiguration (z.B.
Paatz 1994) zeigen. Abweichungen von der gewihlten Funktionsform sind nur
in der Nahe des Startpunktes des Windes zu erkennen. Weiterhin wird ange-
nommen, daf} die Scheibe am Startpunkt des Windes keplersch rotiert, d.h.,

G M,
To '

U¢;0 = (41)

ro ist der Radius des Startpunktes und vy die entsprechende Rotationsge-
schwindigkeit an diesem Punkt. G bezeichnet die Gravitationskonstante und
M, steht fiir die Sternmasse. Die weitere Entwicklung der Rotationsgeschwin-
digkeit im Verlauf der Windstrémung wird iiber die Beziehung

v (1) = Vg0~ (4.2)

geregelt. Dies ist die Abhéngigkeit, die man bei Beachtung der Drehimpulser-
haltung bekommt, da das Produkt aus v4 und r in diesem Fall konstant bleiben
mufl. Wie die Betrachtungen des Sternwind-Modells in Kap. 4.3.1 zeigen wer-
den, ist dieses Verhalten auch bei der Prisenz von stirkeren Magnetfeldern noch
recht gut erfiillt, wodurch dieser Ansatz relativ realistisch sein sollte. Die Rota-
tionsgeschwindigkeit fillt damit dann deutlich schneller mit steigendem Radius
ab, als es das Gravitationsgesetz liefert. Eine Unsicherheit, die in diesem Ansatz
noch steckt, ist die, anzunehmen, daf} die Scheibenrotation am Startpunkt nicht
durch die Magnetfeldkonfiguration modifiziert wird. Dieses Problem sollten aber
hauptsichlich die geschlossenen Feldlinien innerhalb des Korotationsradius, wo
vg stark modifiziert ist im Vergleich zur Kepler-Rotation, und weniger die zu
untersuchenden, offenen Feldlinien betreffen. Der Korotationsradius gibt an,
bei welchem Radius die Drehgeschwindigkeiten von Stern und Scheibe gleich
werden (siehe auch Kap. 4.3.1).

Das aus den eben gemachten Voraussetzungen resultierende Modell hat die
sieben Parameter My, i, 1o, ¢o, 0, v und t,_ /. Hierbei stellt das noch nicht
erwahnte 7 den Inklinationswinkel der Scheibe dar, wobei im folgenden die Kon-
vention gebraucht werden soll, dal 90° einem Blick entlang der Scheibenebene
entsprechen soll. ¢ entspricht dem Startwinkel des Windes auf der Scheibe; da-
bei liegt der Winkel 0° in Blickrichtung. ¢¢ kann beliebig gewahlt werden, d.h.,
alle Winkel sind gleich wahrscheinlich. Da Lingen in diesem Modell in Sternra-
dien angegeben werden, wird auflerdem R, als weiterer Parameter beriicksich-
tigt. Mit der Vorgabe der benétigten Parameter kénnen nun die Rechnungen
zum Scheibenwind-Modell durchgefiihrt werden.

4.2.2 Parameterwahl und Ergebnisse der Rechnungen

Die Parameter M,, R, und ¢ sind fiir die Modellrechnungen fest vorgegeben
worden, da sie am besten bekannt sind und am unproblematischsten in das
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Abbildung 4.6: Veranschaulichung der Beschrinkung von Trajektorien auf Bereiche,
die vor der auf 15 R, begrenzten Scheibe liegen. Dargestellt sind die Trajektorien fiir
die in Abbildung 4.7 (a) benutzten Parameter. Die um 60° gekippte Scheibe ist durch
die gestrichelte Ellipse markiert.

Modell eingehen. Die Werte 2,4 Mg, 2,2Rg und 60° entstammen dem Arti-
kel von Mannings & Sargent (1997), wobei die angegebenen 58° fiir den In-
klinationswinkel auf 60° gerundet wurden. Bei den verbleibenden Parametern
wurden die Rechnungen fiir zwei bis drei unterschiedliche Werte durchgefiihrt
(siehe Anhang E). So ist fiir vy, 150, 200 und 250 km/s gewihlt worden, da
die beobachteten maximalen Radialgeschwindigkeiten einzelner Features auch
in diesem Bereich liegen (siehe Kap. 3.4.2). Fiir € haben sich die Werte 15°
und 30° angeboten. Bei 30° kénnen sich Testteilchen auf Grund einer Inkli-
nation der Scheibe von 60° relativ lange, projiziert gesehen, in Sternnihe auf-
halten. Dieser Fall ist mit auftretenden Anstellwinkeln der Feldlinien beider
Scheibenwind-Modelle vertriglich (sieche Abb. 4.3 und 4.4). In Kontrast dazu
wurde noch ein # von 15° als typischer Fall fiir das Scheibenwind-Modell mit
Sternmagnetfeld gewéhlt. Die ausgesuchten Startradien des Windes liegen bei
4, 7 und 10 R,. Diese Radien liegen im fiir die Windentstehung wichtigen inne-
ren Scheibenbereich. Falls die Scheibe ein inneres Loch besitzen sollte, konnte
insbesondere der Wert von 4 R, problematisch werden. Fiir die Windbeschleu-
nigungszeit t, /o wurden schlieBlich die Werte 1 und 3d gewéhlt, was in der
Groflenordnung der Entwicklungszeit der beobachteten Features liegt. Bei dem
Startwinkel ¢g sind alle Richtungen in 30°-Schritten abgedeckt worden. Die
daraus resultierende grofle Zahl von 12 verschiedenen Werten ist auf Grund der
gleichen Wahrscheinlichkeit fiir jeden Winkel und der starken Abhéngigkeit des
Ergebnisses vom gewihlten ¢¢ notwendig.

Fiir die Bewertung der Giite der Modellrechnungen bietet sich an, die Daten
in Diagrammen von der Art der dynamischen Spektren darzustellen, d.h., die
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in Beobachterrichtung projizierte Geschwindigkeit in Abhéingigkeit von der Zeit
aufzutragen. Solche Diagramme sind im folgenden und im Anhang E zu sehen.
In jeder Darstellung sind die Testteilchenkurven fiir jeweils alle berechneten
Startwinkel aufgetragen. Dies spart Platz und erleichtert die Interpretation der
Ergebnisse. Im Gegensatz zu Kap. 4.1, wo die Darstellung der Kurven auf die
Zeitintervalle beschriankt ist, bei denen sich das jeweilige Teilchen direkt vor
dem Stern befindet, soll in diesem Kapitel eine andere Art der Einschrinkung
gemacht werden. In Abbildung 4.6 ist die Ortsprojektion in die Sichtebene des
Beobachters fiir die Testteilchen-Trajektorien eines Parametersatzes dargestellt.
Der innere Teil der Trajektorien ist von einer Ellipse umgeben. Hier handelt es
sich um den Umrif} einer um den Inklinationswinkel von 60° geneigten Scheibe
fir einen Radius von 15 R,. Hinter dieser FEinschrinkung steckt die Idee, daf
eine geniigend heifle Scheibe zum Kontinuum bzw. der Linienemission beitragt.
Damit kénnten Absorptionsstrukturen vor diesem Hintergrund entstehen. Dies
kann aber nur dann passieren, wenn Absorption und Emission die nétigen op-
tischen Dicken zeigen, zumindestens fiir die interessierenden Linien, bzw. die
Temperatur fiir Emission ausreichend hoch ist. Es gibt berechtigte Annahmen,
daB der innere Scheibenbereich diese Kriterien erfiillen kann. So sind nach Ha-
mann & Persson (1992) die infraroten Call-Linien optisch dick, was auf eine
Elektronendichte von etwa 10'' cm™ und einer optischen Tiefe von etwa 100
hinweist. Nach Blondel et al. (1993) 148t sich die SEV von HD 163296 im UV am
besten durch die Kombination eines Sterns und des inneren Bereichs einer Ak-
kretionsscheibe erkliren (siehe Kap. 1.2). Emission kann aber auch unabhéngig
von den Verhéltnissen in der Scheibe in einem entsprechend heifien Wind ent-
stehen. Diese Moglichkeit soll der Einfachheit halber an dieser Stelle allerdings
nicht betrachtet werden. Wenn man davon ausgeht, dafl die Scheibe emittiert,
so kann sie das aus Energiegriinden nur im beschrinkten MaBe. Der Bereich
der Emission sollte am naheliegendsten auf den innersten Scheibenbereich be-
schrinkt sein. Wo die Grenze der heiflen Zone liegt, ist schwierig zu sagen.
Um aber trotzdem einen Eindruck von der Einschriankung der Sichtbarkeit der
Trajektorien der Testteilchen zu bekommen, habe ich den Begrenzungsradi-
us willkiirlich auf 15 R, festgesetzt. Dies ist hochstwahrscheinlich ein zu hoher
Wert; er hat aber den Vorteil, dafl die Kurven in den Zeit-Geschwindigkeits-
Diagrammen besser nachvollziehbar sind. Die angegebenen Sichtbarkeitsdauern
sind also mit der nétigen Vorsicht zu betrachten. Bei einer Einschrinkung des
Begrenzungsradius ist, wie Kapitel 4.1 gezeigt hat bzw. in Kapitel 4.3.2 darge-
legt werden wird, die Tendenz der Konzentration der Sichtbarkeit auf die blau-
verschobeneren Kurventeile anzunehmen. Die Moglichkeit eines inneren Lochs
in der Scheibe wurde nicht betrachtet, da, wie die Rechnungen zeigen, nur we-
nige Trajektorien vor dem entsprechenden Bereich und dann auch nur fiir kurze
Zeitspannen projiziert werden. Damit erlangt der Stern selbst auch keine Be-
deutung als Projektionshintergrund, was die hier dargestellte Vorgehensweise
zusétzlich motiviert.

Ich mo6chte nun die Ergebnisse der Rechnungen fiir verschiedene Parame-
terkombinationen miteinander vergleichen. Dazu ist es interessant nur einen
Parameter zu variieren und die anderen festzuhalten, um die dadurch bewirk-
ten Verdnderungen in der Darstellung beobachten zu kénnen. In Abbildung 4.7
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Abbildung 4.7: Gegeniiberstellung der Unterschiede in den Zeit-Geschwindigkeits-
Diagrammen durch die Veréinderung jeweils eines Parameters. Von Teilbild (a) wird
dabei ausgegangen. In (b) ist v, veréindert worden, in (c) 6, in (d) 7o und in (e) t,__ /.
Zu den Details der Darstellung siehe Text bzw. Anhang E.
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ist ein solcher Vergleich dargestellt. Ausgegangen wird von der Paramterkom-
bination vy, = 150km/s, 8 = 15°, ro = 4R, und t,_/o = 3d, die bereits
in Abbildung 4.6 verwendet wurde. Das entsprechende Zeit-Geschwindigkeits-
Diagramm fiir eine Schar von Startwinkeln ¢g ist in Teilbild (a) zu sehen. Es
sind von negativen zu positiven Geschwindigkeiten und umgekehrt laufende
Kurven zu erkennen. Die erreichten Sichtbarkeitsdauern liegen zwischen zwei
und vier Tagen. Die hochsten, erreichten Radialgeschwindigkeiten liegen bei
zwei Tagen und werden am Anfang der Entwicklung erreicht. Wahrend sich
am Anfang die Geschwindigkeiten schnell &ndern, sind die Variationen gegen
Ende der Sichtbarkeitszeit nur noch sehr gering. Kurven, die erst zu negativen
Geschwindigkeiten laufen, sind prinzipiell lénger sichtbar als im umgekehrten
Fall. Dies hier beschriebene Bild ist von der prinzipiellen Form der Kurven
her charakteristisch fiir die Ergebnisse der Modellrechnungen. Die Unterschiede
zeigen sich durch die Variation einzelner Parameter. So wurde in (b) eine grofie-
re Endgeschwindigkeit vo von 250 km/s angenommen. Der Unterschied zu (a)
besteht dabei hauptsichlich in einer geringeren Sichtbarkeitszeit von maximal
drei Tagen und einer deutlicheren Variation der Geschwindigkeit gegen Ende der
Sichtbarkeitszeit, die zu einer dem vorherigen Trend gegenldufigen Kriitmmung
der Kurven fithrt. W&hlt man statt 15° ein 6 von 30° (siehe Teilbild (c)), so
erhélt man Unterschiede in der Sichtbarkeitszeit der Testteilchen. Wie bereits
erwahnt wurde, ist ein Winkel von 30° besonders kritisch in dieser Hinsicht.
Denn zwei Trajektorien, die sich in Richtung des Beobachters bewegen, liefern
sehr lange Sichtbarkeitszeiten von sechs oder mehr Tagen, die allerdings in der
Realitdt nicht nachvollziehbar sein sollten, wegen den Auflésungserscheinun-
gen der Windkomponenten. Sieht man sich die Sichtbarkeitszeiten der anderen
Komponenten an, so ist hier teilweise sogar eine Abnahme des beobachtbaren
Zeitraums zu erkennen. Der gewéihlte Startwinkel wird also sehr wichtig fiir die
erreichbaren Sichtbarkeitsdauern. Teilbild (d) unterscheidet sich sehr stark von
(a), da hier ein grofierer Startradius 7o gewidhlt wurde, wodurch die anfing-
liche Rotationsgeschwindigkeit wesentlich niedriger und damit die Ausfluflbe-
wegung dominanter wird. Dieser Sachverhalt ist sehr gut an den niedrigeren
Radialgeschwindigkeiten und der deutlich geringeren Kriimmung der Kurven
zu erkennen. Durch den gréfleren Startradius wird auch die Sichtbarkeitszeit
der Testteilchen vermindert. Schliefllich wurde noch die Beschleunigungszeit
des Windes t,_ o auf einen Tag herabgesetzt (siehe Teilbild (e)). Hier ist der
Haupteffekt eine Stauchung der Kurven in Zeitrichtung, so dafl eine maximale
Sichtbarkeitszeit von drei Tagen erreicht wird.

Betrachtet man nun alle Parametersitze (sieche Anhang E), so werden die
groBten Ahnlichkeiten zu den Typ A-Features (siche Kap. 3.4.2) dann erreicht,
wenn der Startradius nicht zu grof}, die Endgeschwindigkeit des Windes moglichst
klein und die Beschleunigungszeit des Windes moglichst grof§ gewéhlt wird, d.h.,
die Rotation deutlich iiber die Ausflufbewegung dominiert. Dann ist die Ge-
schwindigkeitsentwicklung und die Sichtbarkeitsdauer am passendsten. Mit der
in den Diagrammen erkennbaren Sichtbarkeitsdauer sollte man aber, wie be-
reits erwdhnt, vorsichtig umgehen. So werden die wahren Sichtbarkeitsdauern
wahrscheinlich deutlich geringer sein als die hier dargestellten. Dies wiirde aber
dazu fithren, dafl keine der fiir die Erklirung der Typ A-Features geeigneten
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Kurven geniigend lang beobachtet werden kann. Hinzu kommt noch, daf§ die
beobachteten Features vorwiegend vom blauverschobenen in den rotverschobe-
nen Geschwindigkeitsbereich laufen. In den Abbildungen sind aber auch Kur-
ven mit dem umgekehrten Verlauf zu erkennen. Diese scheinen aber nicht so
lange sichtbar zu sein, womit ins , Blaue® laufende Features praktisch nicht be-
obachtbar wéren. Sehr wohl kénnten tiefe Absorptionsstrukturen im positiven
Geschwindigkeitsbereich an einzelnen Tagen gesehen werden, was aber nicht
der Fall ist. Dies konnte ein statistischer Effekt sein, da sich moglicherweise die
Windkomponenten zufillig in dem Startwinkelbereich gebildet haben, der zu
den beobachteten Kurvenformen fiithrt. Feature 6 kdnnte in diesem Zusammen-
hang als Beleg fiir die Moglichkeit anderer Startwinkel gelten. Trotzdem wiire
das ganze schon ein grofler Zufall, zumal die vom Modell vorausgesagten sehr
langlebigen Strukturen bei —100km/s auch nicht aufgetreten sind. Die Typ B-
Features, die iiber lingere Zeit bei Geschwindigkeiten von —200 km/s verharren
konnen, sind mit den Parametern, die einen sehr schwachen Wind verursachen,
nicht zu machen auf Grund der hohen negativen Geschwindigkeiten. Mit einem
niedrigen 7o und £, /2, einem hohen v und einem 6 in der Néhe von 30° wire
dies aber zu schaffen. Hier wiirde eine Einschriankung der Scheibenemission auf
kleinere Radien auch wesentlich unproblematischer sein, da sich der Wind ge-
nau auf den Beobachter zu bewegen kann. Dies ist ein Ergebnis, wie es auch
schon in Kap. 4.1 fiir einen einfachen Sternwind gewonnen wurde.

Fafit man nun das eben Diskutierte zusammen, so 148t sich sagen, daf§ die
Typ A-Features nur durch das zufillige, hiufigere Auftreten gewisser Startwin-
kel fiir die rdumlich begrenzten Windkomponenten, einer relativ ineffektiven
Windbeschleunigung und einer zu gréfleren Radien ausgedehnten Scheibene-
mission durch das dargelegte Modell erklart werden kénnen. Diese Vorausset-
zungen sind aber nicht besonders wahrscheinlich, wodurch die Erkldrung der
Typ A-Features in diesem Modell sehr fragwiirdig ist. Am ehesten kénnten
noch kurzlebigere, sich schnell entwickelnde Komponenten wie Feature 5 erklirt
werden. Unproblematischer, besonders von der Zeitskala her, sind die Typ B-
Features, fiir deren Beschreibung aber auch nicht so anspruchsvolle Vorausset-
zungen erfiillt werden miissen, wie bereits in Kapitel 4.1 zu sehen gewesen war.
Schliefllich sei noch darauf hingewiesen, daf§ die Beschreibung beider Sorten von
Features mit dem gleichen Parametersatz nicht moéglich ist.

4.3 Modell von Camenzind & Breitmoser

Nun soll ein Sternwind unter Beriicksichtung eines stellaren Magnetfelds und
einer Scheibe betrachtet werden. Die Untersuchung wurde anhand des von Ca-
menzind & Breitmoser (1999) entwickelten Modells durchgefiihrt.

4.3.1 Eigenschaften des Modells

In Kapitel 4.2 wurde die Windentwicklung unter Betrachtung einer Magnet-
feldtopologie untersucht, bei der die offenen, Wind fithrenden Feldlinien von
der Scheibe ausgehen (siehe Abb. 4.4). Nun soll gerade der andere Fall, bei dem
alle Feldlinien direkt mit dem Stern in Verbindung stehen, betrachtet werden.
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Das hierzu benutzte Modell stammt von Camenzind & Breitmoser (1999). Da
im entsprechenden Artikel das Modell ausfiihrlich beschrieben wird, méchte ich
an dieser Stelle nur auf die fiir die folgenden Rechnungen wichtigen Grundziige
eingehen.

“ ™.
Model AMP

Abbildung 4.8: Skizzierung einer Stern-Scheiben-Magnetosphire, bei der alle offe-
nen Feldlinien vom Stern ausgehen. Ein etwaiger Wind strémt damit direkt von der
Sternoberfléiche entlang der offenen Feldlinien ab. Mogliche Akkretion erfolgt dagegen
entlang der geschlossenen Feldlinien von der Scheibe aus. (Abb. aus Fendt et al. 1995)

Das Modell von Camenzind & Breitmoser ist zur Beschreibung von statio-
néiren Plasmafliissen in axialsymmetrischen Magnetosphéren von Stern-Scheibe-
Systemen entwickelt worden. Der Stern besitzt in diesem Modell ein dipolférmi-
ges Magnetfeld und rotiert schnell. Die grundsitzliche Strukur der Magneto-
sphéire in Sternnihe ist in Abbildung 4.8 skizziert. Wie zu erkennen ist, gibt
es offene und geschlossene Feldlinien. Die Geschlossenen verbinden Stern und
Scheibe miteinander und konnen einen Akkretionsflufl von der Scheibe auf den
Stern leiten. Die Offenen beginnen im Gegensatz zum Scheibenwind-Modell
(siehe Abb. 4.4) ausschliefilich am Stern. Sie kénnen einen Sternwind fiithren.
Auf die Beschreibung dieser Plasmaausfliisse konzentriert sich das Modell nun.
In Abbildung 4.9 sind berechnete, offene Flufiflichen dargestellt. In Teilbild (a)
ist die Situation in Sternnéhe zu erkennen. Die unterste dargestellte FluBfliche
ist zugleich auch die erste offene. Sie zeigt erst eine sehr grofie Ausbauchung
und verlduft dann parallel zur Scheibe. Bei den anderen Flufifliichen ist dieses
Verhalten nicht so ausgepriagt. Als anderer Grenzfall zeigen die polnahen Feld-
linien kaum noch eine Kriimmung. In Teilbild (b) ist die Magnetfeldtopologie
in einigen tausend Sternradien Entfernung dargestellt. Hier zeigt sich ein fiir
das Modell sehr wichtiger Effekt, nimlich das Umbiegen der Flufiflichen in ei-
ne senkrecht zur Scheibe ausgerichtete Zylindergeometrie. Dieses Verhalten ist
wichtig, um die Kollimation des Windes zu einem bipolaren Jet zu ermdogli-
chen, einer bedeutsamen Beobachtungstatsache bei einer grofleren Anzahl jun-
ger Sterne (siche dazu Kap. 1.1.6). Auch bei HD 163296 wird auf Grund der
Sichtung zweier Herbig-Haro-artiger Objekte ein bipolarer Jet vermutet (Grady
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Abbildung 4.9: Flufiflichen des Sternwind-Modells. In (a) ist der dipoldhnliche Be-
reich in unmittelberer Umgebung des Sterns dargestellt. In (b) ist dagegen die Zylin-
dergeometrie des Kollimationsbereiches zu erkennen. Um die Kollimation optimal dar-
stellen zu konnen, wurde der Mafistab in z-Richtung um den Faktor zehn vergrofiert,
wodurch der Verlauf der Flufiflichen entsprechend verzerrt wird.

et al. 1998). Die hier beschriebene Magnetfeldtopologie ist die Folge der konse-
quenten Mitbetrachtung der stationiren Plasmastréome, die sich verdndert auf
die Magnetfelder auswirken, d.h., es existiert eine Kopplung von Magnetfeld
und PlasmafluBl. Fiir die asymptotische Kollimation des Windes sind zudem
noch elektrische Krifte wichtig. Thr Auftreten ist mit dem aus der Plasmaphy-
sik bekannten , Pinch“-Effekt verkniipft (zu Details siehe Artikel).

Der Plasmaflufl kann durch die zwei Geschwindigkeitskomponenten u, und
ug beschrieben werden. Dabei ist u, die poloidale Geschwindigkeit. Sie be-
schreibt die Ausflulbewegung entlang der Feldlinien. Dagegen zeigt uy die Ro-
tationsgeschwindigkeit an und steht senkrecht zu wu,. In Abbildung 4.10 sind
die Geschwindigkeitskomponenten fiir einen speziellen, fiir HD 163296 relevan-
ten Parametersatz angegeben (siehe Kap. 4.3.2). Man erkennt die anfiingliche
grofle Beschleunigung des Windes, gekennzeichnet durch den Anstieg von wu,.
Die Windbeschleunigung findet weitgehend innerhalb des Alfvén-Punkts, der
Stelle auf der jeweiligen Feldlinie, an der der Wind die Alfvén-Geschwindigkeit

B2
'UA,* == —* (43)
o Tp Thi

erreicht, statt. po ist hierbei die Permiabilitdtskonstante (SI-System). v4 , be-
schreibt die Schnelligkeit der Fortbewegung magnetischer Stérungen entlang
der Feldlinien. Der Alfvén-Punkt liegt noch innerhalb des Korotationsradius

1
M 1
Rcor = (G d PQ) ’ ) (44)

Ar2 T *

bei dem die Magnetosphire mit der stellaren Rotationsperiode P, um den Stern
15uft. Dies fithrt zu hohen Rotationsgeschwindigkeiten ug4 und das wiederum
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Abbildung 4.10: Auftragung der poloidalen Geschwindigkeit u, und der Rotations-
geschwindigkeit ugs des Windes gegen den Radius R, gemessen in der Scheibenebene,
fiir den ersten Parametersatz zu HD 163296 (siehe Tabelle F.1).

zu starken Zentrifugalkriften, die schliellich fiir die Windbeschleunigung ver-
antwortlich sind. Jenseits von R, entkoppelt ug von der Sternrotation. Das
Abfallen von ug kommt im wesentlichen durch die Erhaltung des Drehimpul-
ses zustande (vgl. Gleichung 4.2), auch wenn der Wind durch das Magnetfeld
gefithrt wird.

Die Plasmaausfliisse werden in der Néherung eines kalten Windes betrach-
tet, d.h., der thermische Druck wird vernachlissigt. Wird in dieser Naherung
die stellare Gravitation im Modell mitberiicksichtigt, so startet der Wind auf
Grund einer fehlenden Zusatzheizung bei so kleinen Geschwindigkeiten, daf er
dem Graviatationsfeld des Sterns nicht entweichen kann (siehe Artikel). Somit
wurden die nachfolgenden Rechnungen ohne Beriicksichtigung der Gravitation
durchgefiihrt.

Das Modell hat eine Reihe von Parametern, von denen ich hier die wichtigsten
beschreiben méchte. So gehen Stern und Scheibe charakterisierende Parameter
wie die Sternmasse M,, der Sternradius Ry, die Rotationsperiode des Sterns P,
die Stirke des stellaren Magnetfelds By, die Dichte an der Sternoberfliche n,
und der innere Scheibenradius a in das Modell ein. Aus diesen Gréfen lassen sich
dann Parameter wie die stellare Alfvén-Geschwindigkeit v4 , und der Radius
des Lichtzylinders

cP,
R; = 4.
L 27 ( 5)

bestimmen. Hierbei bedeutet m,, die Protonenmasse und ¢ die Lichtgeschwindig-
keit. Ry, ist der Radius, bei dem die Feldlinien mit Lichtgeschwindigkeit rotieren.
Der Kollimationsradius fiir den Plasmafluf liegt in der gleichen Gréflenordnung
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wie Ry. Aus diesen Groflen ldBt sich nun ein fiir die Modellrechnungen wichti-
ger Parameter konstruieren, der fiir die Windbeschleunigung von entscheidender
Bedeutung ist. Es ist der dimensionslose Magnetisierungsparameter

2 2
v R
o= (4.6)
cupx Ry

Die angegebenen Groflen beziehen sich auf die Sternoberfliche. Im allgemeinen
ist 0 abhingig von der gewédhlten FluBfliche, die durch die Werte der Fluf-
funktion ¥ charakterisiert werden. Im Modell wurde o allerdings als konstant
angenommen. In Gleichung 4.6 steht die noch unerwéhnte Gréfle uy 4, die fiir die
Poloidalgeschwindigkeit des Windes an der Sternoberfliche steht. Fiir sie wur-
de ein Wert eingesetzt, der im Bereich der lokalen Schallgeschwindigkeit liegt,
nidmlich 10km/s. Als letzten Parameter mochte ich nun noch die in das Modell
eingehende Integrationskonstante C' eingehen. Ihr Wert wurde im Gegensatz
zu dem sonst dhnlichen Modell von Kundt & Robnik (1980) nicht auf null
gesetzt. Dadurch wird es iiberhaupt erst moglich offene Feldlinien und damit
Windlosungen zu betrachten. Im urspriinglichen Fall C' = 0 geht der gesamte
Fluf} durch das Loch zwischen Stern und Scheibe.

Das hier vorgestellte Modell ist fiir stationéire Plasmafliisse entwickelt worden.
Die in den dynamischen Spektren auftretenden Strukturen sprechen aber, zu-
mindestens teilweise, fiir einen klumpigen, nicht immer stattfindenden Ausflufl.
Damit mufl unter der Vorgabe der Magnetfeldtopologie und der Geschwindig-
keitsvektoren ein nun zeitabhingiger Prozefl der Bewegung einzelner ,, Klumpen“
betrachtet werden. Der Nachteil hierbei ist, dafl durch die veréinderten Plasma-
strome auch die Magnetfeldtopologie gegeniiber dem stationiren Fall verdndert
wird. Da die Auswirkungen dieses Sachverhalts nicht genauer bekannt sind,
muf} davon ausgegangen werden, daf} die Abweichungen sich in Grenzen halten
und damit nur eine geringe Beeinflussung der Ergebnisse besteht. Die Betrach-
tung des Ausflusses soll wie in den vorherigen Modellrechnungen mit Hilfe der
Verfolgung einzelner Testteilchen geschehen. Die Zeitentwicklung kommt in das
Modell durch die Integration des Kehrwerts von u, auf der Flulfliche nach
auflen, d.h.,

I
t:/ ﬂ, dl = VdR? + dz2. (4.7)
l

o Up

Ahnlich wird auch der sich durch die Rotation verindernde Winkel ¢ bestimmt:

t
Ug dl
= 2 dt dt = — . 4.8
b /OR , - (4.8)

Damit kénnen nun die Trajektorien der Testteilchen bestimmt werden. Die fiir
die Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme (siehe Kap. 4.2.2) benétigten Radialge-
schwindigkeiten werden durch entsprechende Projektion der Geschwindigkeits-
vektoren beziiglich der Sichtebene bestimmt. Dafiir werden noch die Inklination
der Scheibe ¢ und der Startwinkel ¢y benétigt.
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4.3.2 Parameterwahl und Ergebnisse der Rechnungen

Die Rechnungen zum Sternwind-Modell wurden mit verschiedenen Parame-
tersidtzen durchgefiihrt. Eine Reihe von Parametern wurde konstant gelassen,
variiert wurden dagegen o, P,, ¥, ¢ und ¢g. Durch die Benutzung von ¢ sind
einige der fundamentaleren Parameter wie By oder ny auch von den Variationen
betroffen (siehe GI. 4.3 und 4.6). Abgeschitzte Ausgangswerte fiir die ungefihre
Bestimmung von ¢ sind fiir B, und n, 0,1 T und 10'3 cm™3. Als konstant vor-
ausgesetzt wurden Parameter wie M, (2,4Mg), R« (2,2Re) und der innere
Scheibenradius a (2,0Ry). M, und R, sind dabei, wie bereits in Kapitel 4.2.2,
der Arbeit von Mannings & Sargent (1997) entnommen worden. Weiterhin ist
die Integrationskonstante auf den Wert 0, 15 festgesetzt worden. Damit sind die
Formen der einzelnen ¥ auch festgelegt. Der ersten offenen FluBfliche (siehe
Abb. 4.9) wird zur Normierung der FluBifunktion der Wert ¥ = 1 zugeord-
net. Alle Modelle wurden fiir die beiden Inklinationswinkel 45° und 60° und
12 verschiedenen Startwinkeln ¢g berechnet. In Tabelle F.1 sind die fiir die
Modellrechnungen benutzten Kombinationen der Parameter o, P, und ¥ ein-
getragen. Die stellare Rotationsperiode ist dabei bis auf zwei Ausnahmen auf
den Wert 1d festgelegt worden, einem Wert, der durch die v sini-Bestimmung
von Finkenzeller (1985) nahegelegt wird (siche Tab. 2.1). Fiir o wurden die
Werte 1078, 107 und 107! eingesetzt. Bei ¥ wurde hauptsiichlich der Wert
der ersten offenen Fluffliiche benutzt (siehe Abb. 4.9). Fiir ¢ = 10~% wurden
sowohl scheibennahe wie auch polnahe Flufiflichen betrachtet.

Bevor als néchstes die Ergebnisse der Rechnungen besprochen werden sollen,
mochte ich noch kurz auf die Art der Prisentation eingehen, wie sie im An-
hang F benutzt wurde. So wurden zu jedem Parametersatz zwei Diagramme
erstellt und zwar eine auf die Sichtebene projizierte Darstellung der Trajekto-
rien der Testteilchen fiir die verschiedenen ¢ (siehe Abb. 4.11 (a)) und ein ent-
sprechendes Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm dazu (siche Abb. 4.11 (b)). Die
Sichtbarkeit der Trajektorien wurde auf die gleiche Weise eingeschrinkt wie
in Kapitel 4.2.2, d.h., auch hier wurden nur Bahnabschnitte betrachtet, die
direkt vor der um den Inklinationswinkel geneigten, auf einen bestimmten Ra-
dius begrenzten Scheibe liegen. Als duflerster Radius wurde hier im Gegensatz
zu Kapitel 4.2.2 10 R, gewéhlt. Die Ausdehnung dieser Scheibe ist jeweils in
den Trajektorien-Darstellungen fiir die einzelnen Parametersitze sowie in Ab-
bildung 4.11 (a) eingezeichnet worden. Ich méchte noch einmal darauf hinwei-
sen, daf} dieses Verfahren wegen der praktisch ausschlieflichen Prisenz von Ab-
sorptionskomponenten in den dynamischen Spektren durchgefithrt wurde (sie-
he Kap. 3.4.1), wodurch es immer eines ,, Emissionshintergrunds“ bedarf (siehe
Kap. 4.2.2). Die angenommenen 10R, fiir die Ausdehnung des Emissionsge-
biets sind aber wohl aus Energiegriinden zu hoch gegriffen. Auf der anderen
Seite konnen aber so die Radialgeschwindigkeitsinderungen viel besser nach-
vollzogen werden. Um nun aber trotzdem den Effekt bei einer Verringerung
des Grenzradius zu kennen, ist in Abbildung 4.11 (c) das Ergebnis fiir 4R,
dargestellt. Man erkennt, dafi im Vergleich zu Teilbild (b) nur die Kurventeile
mit den blauverschobendsten Geschwindigkeiten weiterhin zu erkennen sind.
Denn durch die starke Einschrinkung des Sichtbereiches kénnen nur die auf
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den Beobachter zukommenden Teilchen ldnger beobachtet werden. Dies ist ein
Ergebnis, das bereits in Kapitel 4.1 gewonnen wurde. Der Effekt wird noch
verstirkt, wenn als Emissionshintergrund allein der Stern beriicksichtigt wird
(Teilbild (d)). Weiterhin kann als Emissionshintergrund ein heifler Wind die-
nen. Dies wiirde zu einem gegeniiber (d) etwas erweiterten Sichtbarkeitsgebiet
fithren, wobei allerdings durch die anfangliche Temperatur die Windkomponen-
ten erst ab einer bestimmten Zeit in Absorption zu sehen wiren.
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Abbildung 4.11: Darstellung der im Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm erkennbaren
Kurvenstiicke fiir verschiedene Einschrinkungen der Sichtbarkeit der Trajektorien. Das
hier benutzte Modell hat die Parameter ¢ = 107°, P = 1d, ¥ = 1 und i = 60°.
In Teilbild (a) sind die Trajektorien der Testteilchen fiir verschiedene Startwinkel ¢q
dargestellt. In (b) ist das dazugehorige Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm fiir die Tra-
jektorienstiicke, die sich vor einer auf 10 R, beschriinkten Scheibe befinden (siehe (a)),
aufgezeichnet. In (¢) wurde abweichend zu (b) der Scheibenradius 4 R, gewihlt. In (d)
ist das Ergebnis fiir die Projektion vor die Sternscheibe zu sehen.

Nun méchte ich zur eigentlichen Besprechung der Ergebnisse der Modellrech-
nungen kommen. In Abbildung 4.11 (b) kann man das Zeit-Geschwindigkeits-
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Diagramm fiir den Fall 0 = 107°, P = 1d, ¥ = 1 und 5 = 60° erkennen. Die
Schar von Kurven fiir verschiedene Startwinkel ¢y zeigt ein charakteristisches
Bild, das auch fiir die anderen Parameterkombinationen im wesentlichen gleich
bleibt. So starten die Kurven bei sehr geringen Geschwindigkeiten, die nur vom
Startpunkt auf der Sternoberfliche und der stellaren Rotationsgeschwindigkeit
abhidngen. Anfianglich kommt es nun zu sowohl zu Blau- wie auch zu Rot-
verschiebungen, die hauptséchlich durch die Projektion von ug gegeben sind.
Es ist allerdings auch festzustellen, dafl die dann erreichten Geschwindigkeiten
im “Roten“ auffallend hoher sind als im ,,Blauen“. Dies ist bereits der erste
Effekt, der durch die Kriimmung der Flufiflichen verursacht wird. Die Rotati-
onsgeschwindigkeit ug verliert nun ndmlich durch die bestéindige Zunahme der
Poloidalgeschwindigkeit u, immer mehr an Einflu, wodurch die iiber u, wir-
kende FluBflichenkriimmung zum dominierenden Aspekt der Entwicklung von
v(t) wird. Dies ist besonders gut bei der nachfolgenden Blau- und der darauf fol-
genden Rotverschiebung der Kurven aller Startwinkel zu erkennen. Daf} die Ent-
wicklung erst zu negativeren und dann zu positiveren Geschwindigkeiten geht,
148t sich gut anhand der Trajektoriendarstellung in Teilbild (a) nachvollziehen.
Der schnellere Ablauf der Geschwindigkeitsumkehrungen zu spéteren Zeiten ist
dagegen eine Folge der Zunahme von u,, wodurch die einzelnen Bahnabschnitte
immer schneller durchlaufen werden. Der letzte Teil des Zeit-Geschwindigkeits-
Diagramms zeigt schliellich einen Zustand, bei dem die Kurven symmetrisch
um den Nullpunkt liegen und kaum noch Geschwindigkeitsdnderungen zeigen.
Dies kommt daher, dal sowohl die Rotation als auch die FluBflachenkriimmung
in diesem Abschnitt vernachlissigt werden kann, wodurch die Radialgeschwin-
digkeit nur noch vom erreichten Abstrémwinkel ¢ abhéngt.

Die eben gerade beschriebene Struktur ist fiir jeden Parametersatz mehr oder
weniger erfiillt. Betrachtet man nun die im Anhang F dargestellten Diagram-
me, so fallen eine Reihe von Unterschieden auf. So zeigt sich beim Vergleich
der Rechnungen mit den Inklinationswinkeln 45° und 60°, daf} fiir den von wu,
dominierten Bereich bei ¢ = 45° die Kurven fiir verschiedene ¢y deutlich enger
zusammenliegen. Dies kommt daher, dal bei einer zunehmend polnahen Be-
obachtungsrichtung sich die Trajektorien immer dhnlicher und im Extremfall
die Radialgeschwindigkeiten vom Winkel ¢ vollig unabhéngig werden. Der Ver-
gleich von Rechnungen fiir polnahe (z.B. ¥ = 0,703, Abb. F.4(d)) und schei-
bennahe Flufiflichen (z.B. ¥ = 1, Abb. F.2(d)) zeigt, dal bei den polnahen
die Geschwindigkeitsinderungen durch die geringe Kriimmung der Fluflichen
hauptsichlich durch die Rotation bedingt sind, wodurch die Variationen ins-
gesamt weniger auffillig sind. Durch die Wahl der Inklinationswinkel sind die
erreichten Geschwindigkeiten auf Grund der Projektion allgemein kleiner. Wei-
terhin gibt es durch den grofien Abstand der Trajektorien zur Scheibe deutliche
Unterschiede in der Sichtbarkeitsdauer fiir verschiedene Startwinkel, wobei die
blauverschobenen Kurven wieder einmal am lingsten sichtbar sind. Schliellich
ist die Zeitskala der Geschwindigkeitsentwicklung bei den polnahen Fluiflichen
deutlich gestreckter als bei den scheibennahen. Dies ist eine Folge der geringe-
ren Zentrifugalbeschleunigung, die ja fiir die Zunahme von wu, verantwortlich
ist. Variationen des Magnetisierungsparameters o zeigen, daf} geringere Werte
zu einer deutlich ineffektiveren Windbeschleunigung fithren, wodurch die Ent-
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wicklungszeitskala stark gestreckt und die erreichten Geschwindigkeiten kleiner
werden. So ist bei einem Ubergang von o = 10~8 (Abb. F.1 (b)) zu o = 10~1°
(Abb. F.6 (d)) eine Verdopplung der Sichtbarkeitszeit und eine Vervierfachung
der maximalen Radialgeschwindigkeit zu erkennen. Eine Vergréfilerung der Ro-
tationsperiode des Sterns von einem auf drei Tage hat, so zeigt der Vergleich
von Abbildung F.2 (d) und F.5 (f), den Effekt, daf8 die Beschleunigungszeitskala
besonders im ersten, rotationsdominierten Abschnitt stark gestreckt wird. Eine
Verkiirzung der Periode hat dementsprechend den umgekehrten Effekt, wie es
der Vergleich von Abbildung F.6 (d) und F.5 (f) veranschaulicht.

Versucht man nun die Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir die unterschied-
lichen Parameterkombinationen mit dem residualen dynamischen Spektrum von
H¢ (siche Abb. 3.18) zu vergleichen, so fillt auf, daf insbesondere die Typ A-
Features (siehe Kap. 3.4.2) nur unzureichend durch das Modell erkliart werden
kénnen. So ist die Zeitskala fast immer zu kurz und der abgedeckte Geschwin-
digkeitsbereich ist auch héufig zu grof oder zu klein. Jedenfalls wurde keine Pa-
rameterkombination gefunden, die beide Kriterien befriedigt (siche Anhang F).
Ein noch schwerwiegenderes Problem ist aber die Geschwindigkeitsentwicklung.
So konnte nicht das fiir die Typ A-Features charakteristische Durchlaufen von
negativen zu positiven Geschwindigkeiten beobachtet werden; stattdessen erhilt
man ein komplexes Bild, bei dem fiir scheibennahe Fluflflichen eine Blauver-
schiebung am dominierendsten ist. Auch die Vorstellung, dal durch die grofle
Zeitspanne von fast einem Tag zwischen einzelnen Aufnahmen (siehe Kap. 2.2)
einem ein anderer Kurvenverlauf suggeriert wird, als es wirklich der Fall ist,
kann nicht besonders iiberzeugen. Deshalb mufl man davon ausgehen, daf} die
Typ A-Features nicht durch das hier beschriebene Sternwind-Modell von Ca-
menzind & Breitmoser erklirt werden koénnen. Dies mag wohl hauptséchlich
daran liegen, dafl die Radialgeschwindigkeitsinderungen hauptséchlich durch
die Kriimmung der Flufflichen erzeugt werden, da u, bis auf einen ersten kur-
zen Zeitraum immer iiber u4 dominiert (siehe Abb. 4.10). Die Beschreibung von
Typ B-Features durch das Modell bereitet dagegen keine grofleren Probleme;
sogar Feature 6 (siche Kap. 3.4.2) konnte hiermit erklirt werden. Denn die Ge-
schwindigkeitsentwicklung dieses Features dhnelt sehr dem hier besprochenen,
d.h., Start bei kleinen Geschwindigkeiten, dann Ubergang zu negativeren Ge-
schwindigkeiten und schlieflich sogar noch eine leichte Rotverschiebung vor dem
Verschwinden der Komponente. Sollte diese Interpretation zutreffen, so miiiten
zur Beschreibung am besten kleine o-Werte und scheibennahe Flufiflichen her-
angezogen werden. Was auch sehr wichtig in diesem Zusammenhang ist, daf} eine
Beschrinkung auf einen kleineren, realistischeren Scheibenemissionsradius, wie
Abbildung 4.11 zeigt, keine grofieren Probleme macht. Diese Situation kénn-
te sogar den Vorteil haben, dafl die Winkelausdehnung der Windkomponente
dann keine groBlere Rolle spielt, da sowieso nur die Kurven zu sehen wiren, die
Feature 6 am besten beschreiben. Problematisch kénnte allerdings der Fall sein,
bei dem nur der Stern emittiert, dann kénnten, bedingt durch die Kriimmung
der FluBflichen, nur wohl zu kleine Bahnausschnitte beobachtet werden. Die
Betrachtung der Typ B-Features ist in dieser Hinsicht weniger kritisch, da hier
keine grofleren Radialgeschwindigkeitsdnderungen erkldrt werden miissen und
die Features durchaus aus verschiedenen Komponenten zusammengesetzt sein
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kénnen (siehe Kap. 3.4.2), wodurch das Problem der zu erreichenden Sichtbar-
keitsdauer wegfallen wiirde. Es ist dann sogar von Vorteil, wenn die Emission
auf ein kleines Gebiet wie dem Stern selbst eingeschrinkt ist. Im Gegensatz
zu Feature 6 miissen bei den Typ B-Features eher hohere o-Werte durch die
groflen negativen Radialgeschwindigkeiten angenommen werden, was bedeuten
koénnte, daf sich beide Mdglichkeiten gegenseitig ausschlieflen.
Zusammenfassend lift sich also sagen, daf die Typ A-Features im vorgestell-
ten Sternwind-Modell von Camenzind & Breitmoser wohl gar nicht, Feature 6
vielleicht und die Typ B-Features ohne grofleren Schwierigkeiten fiir bestimmte
Parameterkombinationen beschrieben werden kénnen.






Kapitel 5

Diskussion

In dieser Arbeit wurden die spektroskopischen Variationen des Herbig Ae/Be-
Sterns HD 163296 untersucht. Hierfiir stand eine Zeitserie von 118 Spektren,
die einen Zeitabschnitt von etwa 51 Tagen Linge abdecken, zur Verfiigung (sie-
he Kap. 2). Die Aufnahmen wurden mit dem mobilen Echelle-Spektrographen
HEROS der Landessternwarte Heidelberg auf La Silla mit dem 50 cm- und dem
1,52 m-Teleskop der ESO im Mairz und April 1997 gewonnen. Der Umstand,
daf fiir die Untersuchung von HD 163296 eine grofle Zahl hochauflésender, einen
groflen Spektralbereich abdeckender Spektren bereit stand, hat der Suche nach
einer Erklirung des HAEBE-Phinomens einen neuen Weg getffnet und zwar
durch die Betrachtung der Variationen in einer groflen Zahl von Spektrallinien
iiber einen langen Zeitraum hinweg.

Die Diskussion des momentanen Status Quo in der Erforschung der HAEBE-
Sterne in Kapitel 1.1 hat gezeigt, daf es iiber die grundlegende Struktur der
zirkumstellaren Umgebung dieser jungen Sterne noch eine grofie Uneinigkeit
gibt. HD 163296 ist in dieser Hinsicht ein Musterbeispiel. Die Ergebnisse der
vielfaltigen Untersuchungen dieses Sterns zeichnen ein komplexes und teilwei-
se widerspriichliches Bild (siehe Kap. 1.2). Bemerkenswert sind allerdings bei
diesem Stern, im Vergleich zu anderen HAEBE-Sternen, die starken Hinweise
auf eine zirkumstellare Akkretionsscheibe (z.B. Blondel et al. 1993, Mannings
& Sargent 1997, Grady et al. 1998), einem Sachverhalt, der bei der Interpreta-
tion von Beobachtungsergebnissen entsprechend zu beriicksichtigten ist. Die fiir
einen HAEBE-Stern relativ grofie Helligkeit von HD 163296 (ca. 679) hat die-
sen Hinzelstern, der nicht mit einem Sternentstehungsgebiet in Kontakt steht,
der Beobachtung mit HEROS zugéinglich gemacht.

Um der wahren Natur von HD 163296 auf dem Grund zu gehen, wurden
die gewonnenen HEROS-Spektren einer aufwendigen Datenanalyse unterzogen
(siche Kap. 3). So wurde eine grofiere Anzahl von Spektrallinien beziiglich der
Linienform, der Art der Variabilitit und moéglicher Periodizitdten untersucht.
Die Betrachtungen haben gezeigt, dafl bei einer gréfleren Anzahl von Linien
Emission ein wichtiger Bestandteil ist. Es konnte bei den He I-Linien sogar ei-
ne stark blauverschobene Emission beobachtet werden (siehe Kap. 3.1). Der
Vergleich der sogenannten dynamischen Spektren (siehe Kap. 3.2) hat gezeigt,
dafl die Linien beziiglich ihrer Variabilitit in vier Gruppen eingeteilt werden
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konnen, wobei es zwei Grundtypen gibt, die sich durch entweder zirkumstellar
(z.B. H4, Gruppe I) bzw. photosphérisch dominierter Linienentstehung (z.B.
Mg II X\ 4481, Gruppe III) unterscheiden. Daneben wurde noch ein Ubergangstyp
(Gruppe II) eingefiihrt, der hauptsichlich durch Fe II-Linien reprisentiert wird.
Ha bildet eine Gruppe fiir sich (Gruppe 0), da schon allein die Linienform durch
die Uberlagerung einer zentralen Emission, einer stark variablen blauverscho-
benen Absorption und weiterer, schwicherer Komponenten ein sehr komplexes
Verhalten zeigt. Die Periodenanalyse (siche Kap. 3.3) einer Reihe von Linien
hat ergeben, dafl HD 163296 keine stabile Periode zeigt. Diese Interpretation
wurde durch die Untersuchung der frei verfiigbaren IUE-Spektren untermauert
(siehe Kap. 3.3.3). Damit konnte die von Catala et al. (1989) behauptete Peri-
ode von 35 + 5h in CallK, die der Rotation des Sterns zugeschrieben wurde,
widerlegt werden. Sehr intensiv wurden die spektralen Strukturen im residualen
dynamischen Spektrum von HJ untersucht, da diese Linie einen guten Einblick
in die zirkumstellaren Prozesse verspricht (siche Kap. 3.4). Es hat sich gezeigt,
daf} die gefundenen, schnell variablen Strukturen praktisch nur in Absorption
zu sehen sind und als weitere Linienkomponente neben der photosphérischen
Absorption eine zentrale, weniger variable Emission zu beriicksichtigen ist (sie-
he Kap. 3.4.1). Bei den Absorptionsstrukturen konnten teilweise iiber mehrere
Tage existierende Gebilde gefunden werden, die in dieser Arbeit als , Features®
bezeichnet wurden (siehe Kap. 3.4.2). Unter der Vielfalt der Formen konnten
zwei charakteristische Typen von Features identifiziert werden. Dabei handelt
es sich einerseits um den Typ A, der dadurch auffillt, dal eine Entwicklung
der Geschwindigkeit von negativen zu positiven Werten sowie eine Zunahme
der Breite gegeniiber der Tiefe der Strukturen in einem Zeitraum von einigen
Tagen stattfindet (siehe Kap. 3.4.3). Die Typ B-Features zeichnen sich dagegen
dadurch aus, daf sie im Radialgeschwindigkeitsbereich um —200 km/s verharren
und maximal eine geringe Zunahme der Geschwindigkeit zu beobachten ist. Da
es keine klaren Korrelationen in den charakterisierenden Parametern gibt, konn-
ten die Typ B-Features auch aus einzelnen, voneinander unabhéingigen Kom-
ponenten bestehen bzw. durch die zeitliche Néhe einiger Features als Gesamt-
gebilde angesehen werden. Dadurch, daf} sich dhnelnde Features in bestimmten
Zeitabschnitten gehduft auftreten bzw. daf} sich die Struktur der dynamischen
Spektren iiber den betrachteten Zeitraum grundlegend &dndert, kann man von
einer Verdnderung der physikalischen Bedingungen wihrend des Beobachtungs-
zeitraums ausgehen. Als letztes wurden noch Korrelationen der Geschehnisse
in H§ mit den Variationen in anderen Linien gesucht (siehe Kap. 3.4.4). Dabei
konnte allerdings keine Beziehung, der fiir die Gruppe III typischen, zentralen,
schnell variablen Strukturen, die wahrscheinlich eine Folge der Prozesse direkt
iiber der Photosphire sind, zu den in H§ auftretenden Features gefunden wer-
den. Dies kann auch an der mangelnden Zeitauflésung von einem Tag fiir die
Gruppe III-Strukturen liegen.

Auf Grund der Form der Typ A-Features, die mehr oder weniger gut durch
einen blauverschobenen Sinus angepafit werden kann (siehe Kap. 3.4.3), war
es naheliegend die Bewegung der Objekte, die die Typ A-Features erzeugen,
durch eine Uberlagerung einer AusfluBbewegung und einer, projiziert gesehen,
sinusférmigen Bewegung wie z.B. einer Rotation zusammenzusetzen. Darauf-
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hin wurde unter Mitberiicksichtigung von Magnetfeldern ein Scheibenwind be-
trachtet, der die entsprechenden Voraussetzungen erfiillt (siehe Kap. 4.2). Fiir
bestimmte Startwinkel konnten auch unter der Voraussetzung kleiner Startra-
dien und niedriger Windbeschleunigungen passende Geschwindigkeitsentwick-
lungen gefunden werden. Es gibt allerdings fiir die erlaubten Losungen eine
weitere starke Einschrinkung durch den Sachverhalt, da die gefundenen Fea-
tures wohl ausschliellich in Absorption zu sehen sind. Dieser Umstand hat
bereits im zuvor betrachteten einfachen Sternwind-Modell (siehe Kap. 4.1), bei
dem die Sichtbarkeit der Komponenten direkt auf Projektionen vor die Stern-
scheibe eingeschrinkt wurde, dazu gefiihrt, dal von den am lingsten sicht-
baren Kurven die mit den negativsten Geschwindigkeiten am meisten bevor-
zugt wurden. Damit ist natiirlich die Betrachtung von Strukturen, die von
negativen zu positiven Radialgeschwindigkeiten wandern, nicht mdglich. Fir
die Betrachtung des Scheibenwind-Modells wurde vorausgesetzt, dafl der fiir
die Absorptionsstrukturen nétige Emissionshintergrund von der Scheibe selbst
geliefert wird. Dies ist fiir den innersten Scheibenbereich auch nicht unwahr-
scheinlich, da dort die Scheibe die nétige Dichte, Dicke und Temperatur ha-
ben kénnte (siehe Kap. 4.2.2). Allerdings scheinen Grenzradien ausreichender
Emission von 10 R, und mehr aus Energiegriinden deutlich zu grof§ zu sein,
wodurch die Sichtbarkeit einzelner Scheibenwind-Komponenten dermaflen ein-
geschrinkt werden konnte, dafl die nétigen Beobachtungsdauern nicht erreicht
wiirden. Damit wird die Betrachtung von Typ A-Features im Scheibenwind-
Modell duBlerst fragwiirdig. Aufler einem Scheibenwind wurde auch ein Stern-
wind in einem Stern-Scheibe-System unter Beriicksichtigung eines stellaren, di-
polférmigen Magnetfelds durchgefiihrt. Hier konnte auf das Modell von Camen-
zind & Breitmoser (1999) zuriickgegriffen werden (siehe Kap. 4.3). Die Rechnun-
gen haben gezeigt, dafl die resultierenden Kurven in den Zeit-Geschwindigkeits-
Diagrammen nicht den Verlauf der Typ A-Features zeigen. Das liegt an der
Kriitmmung der FluBflichen und der Dominanz des Ausflusses gegeniiber der
Rotation. Damit ist bereits ohne die Einschrankung des Emissionshintergrunds
eine Betrachtung von Typ A-Features in diesem Modell nicht méglich. Der Ver-
gleich der Modellrechnungsergebnisse im Hinblick auf die Erklarung der Typ B-
Features liefert da ein ganz anderes Bild. Hier ist ein eng begrenzter Emissions-
hintergrund sogar wiinschenswert, da dadurch blauverschobene Komponenten
bevorzugt gesehen wiirden, ohne daf} ein statistischer Zufall erforderlich wire.
AuBlerdem sind die Typ B-Features moglicherweise aus mehreren Komponenten
unterschiedlicher Intensitdt aufgebaut, wodurch das Problem, die notwendige
Sichtbarkeitsdauer zu erreichen, entfallen wiirde. Abschlieflend 148t sich damit
zu den Modellrechnungen sagen, daf} die betrachteten Windmodelle die Typ B-
Features gut, aber die Typ A-Features kaum reproduzieren kénnen.

In der Literatur gibt es eine Reihe von weiteren Theorien zur Erklirung der
Variabilitdt von HAEBE-Sternen bzw. HD 163296 (siehe Kap. 1). Ein Ergebnis
der Untersuchung von HD 163296 ist das Fehlen von stabilen Perioden. Dies 148t
sich auch an dem episodischen Auftauchen von Features erkennen, die zudem
noch mit groBer werdender Sichtbarkeitsdauer eine Zunahme der Geschwin-
digkeitsdispersion, also wahrscheinlich Auflésungserscheinungen, zeigen. Diese
Befunde lassen kaum noch Spielraum fiir Modelle, die auf periodische Prozes-
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se angewiesen sind. Hierbei handelt es sich z.B. um das Modell von Catala et
al. (1989), das von rotierenden, sich abwechselnden, langsamen und schnellen
Windstrémungen ausgeht, oder um nichtradiale Pulsationen, wie von Baade
& Stahl (1989b) vorgeschlagen. Sitko et al. (1999) haben bei HD 163296 Hin-
weise auf eine aktive Planetenentstehung gefunden, wodurch die Moglichkeit
gegeben wire, verdampfende Planetesimale als Erklarung fir die Variabilitat
heranzuziehen (Grady et al. 1996). Dieses Modell kann aber die grofie Zahl blau-
verschobener Strukturen nicht erkliren, vielmehr sollten hauptsichlich rotver-
schobene Komponenten zu sehen sein. Auch wenn man nur die Typ A-Features
betrachtet, ist ihr grundsétzlicher Start bei negativen Geschwindigkeiten in die-
sem Modell nicht zu erkliren. Damit ist zwar das Vorkommen verdampfender
Planetesimale als seltenes Ereignis nicht auszuschlielen, aber die Hauptvaria-
bilitdt muf eine andere Erkldrung haben. Pogodin (1994) nimmt vom Stern
weglaufende Inhomogenititen an, die durch die Wechselwirkung eines dquato-
rial konzentrierten Winds mit einer nicht stabilen zirkumstellaren Hiille erzeugt
werden. Dieses Modell ist fiir spektrale Strukturen ersonnen worden, die sich in
einer Zeitspanne von Stunden entwickeln, weshalb die viel linger existierenden
Typ A-Features hiermit nicht erkldrt werden kénnen. Auflerdem gibt es hier
die gleichen Probleme mit dem Emissionshintergrund wie im Kapitel 4 disku-
tiert wurde. Beskrovnaya et al. (1998) gehen davon aus, dafi Inhomogenititen
durch die Wechselwirkung eines Windes mit einer entfernten kiihlen Gashiille
entstehen konnten. Weiterhin wird angenommen, dafl der Wind durch die Gra-
vitationswirkung abgebremst wird und daf} ein Teil der Materie vom Wechsel-
wirkungsbereich wieder zuriick Richtung Stern fallen kénnte. Es ist schwierig zu
sagen inwieweit das Zusammenspiel dieser Effekte Features vom Typ A simu-
lieren konnte. Es stellt sich auch die Frage, ob die in H§ beobachtete komplexe
Form der Variabilitit durch so ein Modell befriedigend erklirt werden kann.
Sollte die zirkumstellare Materie allerdings hauptséchlich in einer Scheibe kon-
zentriert sein, worauf einiges hinweist, dann wire die Existenz der benétigten
Gashiille eher unwahrscheinlich und der Modellansatz fragwiirdig.

Da scheinbar keines der bisher vorgestellten Modelle befriediegend die Va-
riabilitdt von HD 163296 erkldrt, mochte ich nun versuchen eine Lésung der
Problematik zu konstruieren. Ich stiitze mich dazu auf die Betrachtungen im
Kapitel 4, die gezeigt haben, daBl zumindestens die Typ B-Features durch Wind-
modelle beschrieben werden kénnen. Die entscheidende Frage ist nun, wie man
die Typ A-Features erklidren kénnte. Die Modellrechnungen haben ergeben, dafl
Bewegungen hin zu positiven Radialgeschwindigkeiten im erforderlichen Zeit-
rahmen nicht durch Rotation bzw. Bewegungen entlang gekriimmter, offener
Feldlinien befriedigend erhalten werden kénnen. Deshalb miissen andere Bewe-
gungsformen in Betracht gezogen werden. Bisher wurden in den diskutierten
Modellen nur offene Feldlinien, also Windlésungen untersucht, dagegen wurden
geschlossene Feldlinien bisher nicht beriicksichtigt. Geschlossene Feldlinien, die
sich zwischen dem Stern und der Scheibe befinden, sollten den Akkretions-
strom tragen. Direkte Akkretion von der Scheibe kommt aber als Losung nicht
in Betracht, da die Zeitskala dieses Prozesses unter einem Tag liegen diirfte.
Das liegt zum einen natiirlich an dem starken Einfluf} der Gravitation und auf
der anderen Seite am geringen inneren Scheibenradius von wahrscheinlich etwa



93

2R, (siehe Kap. 4.3.2). Der Radius muf} wegen der hohen Rotationsgeschwindig-
keit des Sterns so klein sein, sonst wiirde infolge der Zentrifugalkraft iiberhaupt
keine Akkretion méglich sein. Die Akkretion ist wohl auch nicht in Absorption
erkennbar, da sie entweder von der Emission der inneren Scheibe bzw. eines
heiflen stellaren Windes verdeckt wird oder durch die hohen Temperaturen im
innerern Scheibenbereich infolge der akkretionsbedingten Grenzschicht und der
Sternstrahlung selbst nur in Emission zu sehen ist. Neben den geschlossenen
Feldlinien, die sich direkt zwischen Stern und Scheibe befinden, gibt es aber
auch andere, wie Abbildung 4.4 zeigt. Dies sind die weit ausladenden Feldli-
nien, die erst dhnlich wie die offenen von der Scheibe nach auflen laufen, aber
sich ab einen bestimmten Punkt wieder zuriickkriimmen und auf dem Stern en-
den. Vorteilhaft ist bei diesen Feldlinien, daf} sie entlang der vermuteten Blick-
richtung des Beobachters verlaufen, denn nach Mannings & Sargent (1997) ist
1 = 58°. Auflerdem liegen der weg- und zuriicklaufende Ast sehr eng beiein-
ander. Damit ist es einfacher Materie, die entlang dieser Feldlinien l&uft, iiber
einen lingeren Zeitraum vor dem Emissionshintergrund des Sterns, eines heiflen
Windes oder der inneren Scheibe zu verfolgen. Eine Bewegung entlang dieser
Feldlinien kénnte im Stande sein die Typ A-Features zu produzieren, da hier
durch das Zuriickfallen der Materie problemlos eine Rotverschiebung erzeugt
wiirde. Das Durchlaufen der Feldlinien sollte auch in der richtigen Zeitskala
liegen, da hier durch das Zuriickfallen der Materie und der damit verbundenen
niedrigen Geschwindigkeiten die Sichtbarkeitszeiten der Komponenten deutlich
hoher sein sollten als bei einem schnell herauslaufenden Wind. Damit konnten
diese ausladenden, geschlossenen Feldlinien, fiir die leider in dieser Arbeit keine
Modellrechnungen prisentiert werden kénnen, der Schliissel zum Verstindnis
der Typ A-Features sein. Man koénnte sich auch passende Materiestromungen
in einem Sternwind-Modell iiberlegen. So wurde im Modell von Camenzind &
Breitmoser (1999) keine Gravitation eingebaut, da ein kalter Wind dem Schwe-
refeld des Sterns nicht entkommen kann (siehe Kap. 4.3.1). Auch bei der Be-
handlung eines realistischeren heiflen Winds kénnte man sich vorstellen, dafl
nicht alle Materie dem Stern entweichen kann, wodurch die zuriickfallende Ma-
terie die Typ A-Features erkldren konnte.

Da nun wahrscheinlich die Typ B-Features entkommende und die Typ A-
Features zuriickfallende Materie beschreiben, ist noch die Frage zu kliren,
warum gerade wihrend verschiedener Zeitspannen nur jeweils bestimmte Fea-
tures zu sehen sind und warum sich das Aussehen der dynamischen Spektren
iiber dem betrachteten Zeitraum so stark verdndert. Es ist anzunehmen, dafl
der Wind, ob er nun von einer Scheibe oder vom Stern selbst ausgeht, durch
die Energiefreisetzung infolge des Akkretionsprozesses hervorgerufen wird (z.B.
Pelletier & Pudritz 1992). Damit wird die Intensivitit der beobachteten Struk-
turen von der Akkretionsaktivitit abhingig. Das sehr inhomogene Aussehen
der dynamischen Spektren deutet deshalb auf einen sehr unregelméfigen Ak-
kretionsprozef hin. Dies kénnte durch eine sehr inhomogene Materieverteilung
in der Scheibe (sieche Kap. 1.1) bzw. durch das Auftreten von Instabilititen
in der inneren Scheibe (z.B. Narayan & Popham 1994) hervorgerufen werden.
Da fiir die Beobachtung von Absorptionsstrukturen infolge des beschrinkten
Emissionshintergrunds nur ein kleiner Ausschnitt der zirkumstellaren Umge-



94 Kapitel 5 Diskussion

bung zur Verfiigung steht, konnte die rdumliche Ausdehnung der die Features
erzeugenden Stromungen recht grofl sein, ohne daff dadurch kompakte spektra-
le Strukturen nicht mehr méglich wéren. Falls die Linienemission haupséchlich
durch den Wind selbst kommen sollte, wiirden die nur geringen Variationen in
der Emission (siehe Kap. 3.4.1) auch fiir diese Interpretation sprechen. Fiir eine
feste Magnetfeldstruktur sollte nur ein spezieller Typ von Features beobacht-
bar sein, da durch den eingeschrinkten Sichtbereich infolge der Bedingung fiir
den Emissionshintergrund nur bestimmte Feldlinien fiir den Materietransport
in Frage kommen. Es ist auch so, dafl entweder nur der eine oder der ande-
re Typ von Features in den Spektren zu sehen ist; d.h., die unterschiedlichen
Typen schlieflen sich gegenseitig aus. Dies trifft sogar auf Typ A-Features mit
unterschiedlich schnellen Entwicklungszeitskalen zu (siehe Kap. 3.4.3). Da es
nun aber in den dynamischen Spektren von H§ (siehe Abb. 3.18) und anderen
Gruppe I-Linien verschiedene Zeitspannen gibt, in denen jeweils nur bestimm-
te Features auftreten, muf} sich etwas infolge dessen an der Magnetfeldtoplogie
dndern. In den Projektionsbereich fiir Absorptionskomponenten kommen also je
nach Zeitpunkt entweder offene oder geschlossene Feldlinien hinein. Die Magnet-
feldtopologie ist damit nicht stationér, sondern verdndert sich stindig, wobei die
typische Zeitskala fiir die Umordnung im Bereich von etwa zwei Wochen liegt.
Die Instabilitéit in der Magnetfeldstruktur kann durch Aufwicklungs- und Re-
konnektionsprozesse infolge der Wechselwirkung eines schnell rotierenden Sterns
und einer keplersch rotierenden Scheibe iiber die Feldlinien erklirt werden. Ein
gutes Beispiel dafiir ist unsere Sonne, bei der es weit weniger dramatisch durch
die differentielle Rotation zu solchen Prozessen kommt. Auch die Variabilitét in
der Akkretionsaktivitidt kann iiber die Wechselwirkung von Magnetfeldern und
Plasma, zu einer Beeinflussung der Magnetfeldtopologie fithren. Damit handelt
es sich wahrscheinlich bei HD 163296 um ein hochgradig instationéres System.
Es wiren sogar Anderungen in der Hauptstruktur der Magnetosphiire méglich,
also der Ubergang zwischen den beiden im Kapitel 4 besprochenen Modellen,
bei denen entweder Stern- oder Scheibenwinde bevorzugt vorkommen wiirden.

Zusammenfassend lifit sich damit zu HD 163296 sagen, daf} es sich hier wahr-
scheinlich um ein Stern-Scheibe-System mit einer variablen Magnetosphére han-
delt, da ansonsten die Komplexitit der spektroskopischen Variationen wohl
nicht erkldrt werden kann. Als Energiequellen fiir die gefundenen Prozesse
kommen ,klumpige* Akkretion und die Wechselwirkung zwischen Stern und
Scheibe, die unterschiedlich rotieren, in Frage. Die Magnetosphére sollte sich
dabei aus einem stellaren Magnetfeld in der Gréfenordnung von 0,1 T (siehe
Kap. 4.3.2) und einem Scheibenmagnetfeld zusammensetzen. Ob die Feldlini-
en so angeordnet sind, daB das Plasma hauptsichlich vom Stern oder von der
Akkretionsscheibe abstromt, 1t sich auf Grund der hier gemachten Betrach-
tungen nicht eindeutig sagen. Hinzu kommen noch die Unsicherheiten iiber die
Ausdehnung des Gebiets der Linien- bzw. Kontinuumsemission, sowie der opti-
sche Dicke von Material, das von der Scheibe abstromt.

Die Uberpriifung des hier vorgestellten Modells sowie die Losung der noch
ungeklirten Fragen erfordert weitere Beobachtungen. Hierzu ist eine Kampa-
gne im Juli 1999 geplant, die im Vergleich zu den Beobachtungen von 1997, eine
wesentlich bessere Zeitabdeckung und Spektren mit einem héheren S/N liefern
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soll. Neben weiteren Beobachtungsdaten ist aber auch die Verbesserung der
theoretischen Beschreibung solcher komplexer Prozesse nétig. Dies ist eine sehr
anspruchsvolle Aufgabe, deren befriedigende Loésung auf Grund der Kompli-
ziertheit der vermuteten physikalischen Prozesse fraglich ist. Eine Problematik,
die aber auf alle Fille betrachtet werden sollte, ist die Reproduzierung der
Typ A-Features durch Materie, die dem stellaren Magnet- bzw. Gravitations-
feld nicht entkommen kann. Diese und weitere Arbeiten konnten das Bild von
HD 163296 vervollkommenen. Inwieweit das hier gemachte Bild auf die gan-
ze Klasse der HAEBE-Sterne zutrifft, kann nur durch Untersuchungen &hnlich
dieser Arbeit an anderen Sternen getroffen werden — einem aufwendigen Un-
terfangen. Hierbei wird es auch darauf ankommen wie homogen die Klasse der
HAEBE-Sterne und wie typisch eigentlich HD 163296 hierfiir ist.






Anhang A

Spektralatlas von HD 163296

Der folgende Spektralatlas von HD 163296 deckt den von HEROS mit einem
ausreichenden S/N erreichbaren Spektralbereich ab (siche Kap. 2.1). Dargestellt
ist das S/N-gewichtete mittlere Spektrum der zur Verfiigung stehenden Zeitse-
rie. Eine grofere Auswahl von Linien ist gekennzeichnet. Neben der Intensitit
fungierte als Auswahlkriterium auch das Mafl der Stérung einer Linie durch
benachbarte Linien bzw. durch die im roten Spektralbereich auftretenden at-
mosphérische Bander. Die Beschriftung setzt sich fiir jede Linie aus der Angabe
der Zentralwellenlinge, des Elements und des Anregungszustandes zusammen.
Fiir vier Linien ist jeweils auch die noch populire Fraunhofer-Bezeichnung mit-
angegeben. Die Balmerlinien werden durch die iiblichen Abkiirzungen gekenn-
zeichnet. Bis auf die OI-Linien bei 7774 A werden nicht getrennte Linien des
gleichen Elements und Ionisationszustandes nicht gesondert aufgefiihrt.
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Anhang B

Dynamische Spektren

Auf den folgenden Seiten werden die dynamischen Spektren (siche Kap. 3.2)
von 24 ausgesuchten Spektrallinien dargestellt. Dabei handelt es sich um die
residualen Spektren, d.h., bevor die dynamischen Spektren gebildet wurden,
wurde von jedem einzelnen Spektrum das mittlere der gesamten Zeitserie (sie-
he Anhang A) abgezogen. Damit ist eine Untersuchung der Linienvariabilitét
unabhingig von der Linienform mdglich.

Bei den dynamischen Spektren ist die Zeit als Julianisches Datum in der Form
MJD := JD — 2400000.5 gegen die Radialgeschwindigkeit in km/s aufgetragen.
Die Intensitét ist farbcodiert dargestellt. Die benutzte Farbskala entspricht der
MIDAS-LUT! rainbow3. Damit bedeuten die Farben rot bis weifl eine iiber-
durchschnittliche Intensitét, also eine zusétzliche Emission, und die Farben blau
bis schwarz dementsprechend eine verstéirkte Absorption gegeniiber dem Mittel.
Die Ubergangsfarben orange, gelb und griin markieren spektrale Bereiche mit
nur geringer oder gar keiner Abweichung der Intensitit vom Mittel der Zeitserie.

Der in allen dynamischen Spektren prisente schwarze Streifen zeigt einen
Zeitraum von mehr als zwei Tagen an, in dem kein Spektrum aufgenommen
worden ist. Gleichzeitig markiert diese Liicke den Ubergang vom 50 cm- zum
1,52 cm-Teleskop. Der durch die verschiedenen von den Teleskopen erreichten
S/Ns (siehe Kap. 2.2) hervorgerufene Qualititsunterschied zwischen den beiden
durch die Liicke getrennten Bereiche tritt deutlich hervor. Die Qualititseinbu-
Ben durch ein niedrigeres S/N machen sich aufler durch ein erh6htes Rauschen
auch durch die stéirkere Prisenz von Cosmics und Normierungsproblemen be-
merkbar. Diese Effekte treten besonders in den residualen dynamischen Spek-
tren von schwicheren Linien auf (z.B. SiII A 6371). Sie sind auch bei Linien, die
sich in einem eher CCD-unempfindlichen Spektralbereich befinden, problema-
tisch (z.B. H12).

Um das S/N zu erhéhen und das , Uberschwingen“ der in Zeitrichtung an-
zufittenden Spline-Funktionen zu vermeiden, wurden die ein bis drei Spektren
eines Tages erst gemittelt, bevor sie zur Bildung der dynamischen Spektren wei-
terverarbeitet wurden. Somit betréigt die Auflésung in Zeitrichtung etwa einen
Tag. Neben der deutlich in den dynamischen Spektren hervortretenden schwar-
zen Liicke gibt es, wie Tabelle 2.1 zeigt, ein paar Beobachtungsliicken, bei denen

look-up table
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die zeitliche Auflésung auf zwei Tage herabgesetzt ist.

Insgesamt gesehen geben die meisten der hier dargestellten dynamischen
Spektren trotz aller Einschrinkungen recht plastisch die Existenz und Fort-
entwicklung spektraler Strukturen in den einzelnen Spektrallinien wieder.
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Anhang C

Ergebnisse der
Periodenanalyse

Im folgenden werden fiir die Spektrallinien CallK, MgII ) 4481, FeIl A 5018,
HeI A 5876 und Ha die Ergebnisse des zur Periodensuche verwendeten CLEAN-
Algorithmus (siehe Kap. 3.3.1) aufgefiihrt. Die Beschrinkung auf die oben ge-
nannten Linien ist vorteilhaft, da auf der einen Seite alle Liniengruppen (sie-
he Tab. 3.2) soweit vertreten sind und auf der anderen Seite die Darstellung
noch relativ kompakt gehalten werden kann. Die hier gewihlte Prisentation
beschriankt sich, wie auch in Kapitel 3.3.2, auf die Darstellung der Ergebnisse
fiir verschiedene Zeitintervalle (Tab. 3.3). So werden Variationen in den Ergeb-
nissen durch andersartige Einschrinkungen der zur Periodensuche verwendeten
Spektren-Kataloge oder Limitierungen des erlaubten Frequenzraums hier nicht
beriicksichtigt, da die damit gewonnenen Einsichten mit denen in dieser Ar-
beit Dargestellten iibereinstimmen. Fiir jede Spektrallinie wurde allerdings ein
spezieller, die jeweils ,besten“ Spektren enthaltender Katalog als Grundlage
zusammengestellt. ,,Beste* bedeutet in diesen Fall, dafl Spektren die im inter-
essierenden Spektralbereich sehr verrauscht, von Cosmics gestort oder schwer
normierbar sind, nicht in die Analyse einbezogen wurden, um die Ergebnis-
se nicht unnétig zu verfilschen. Die Prisentation ist auf Frequenzen bis 2d~!
begrenzt, da dariiber hinaus, wie entsprechende Untersuchungen auch gezeigt
haben, auf Grund der unzureichenden Zeitabdeckung des Datensatzes (siehe
Tab. 2.1 und Abb. 3.10) der iiberzeugende Nachweis von Perioden nicht mehr
zu erwarten ist.

Konkret existieren fiir jede Spektrallinie vier geschwindigkeitsaufgeloste Dar-
stellungen der gefundenen signifikanten Frequenzen. Die einzelnen Abbildungen
unterscheiden sich in der Zahl der Intervalle, in die der durch die Zeitserie ab-
gedeckte Zeitraum eingeteilt wurde. Zur Unterscheidung der Ergebnisse der
Rechnungen fiir die einzelnen Intervalle sind die jeweiligen Frequenzen durch
verschiedenartige Symbole markiert. Die Grofle eines Symbole ist dabei ein
Ma# fiir die Amplitude einer Schwingung, wohingegen der Ort des Symbols in
Ordinatenrichtung die dazugehorige Frequenz wiedergibt. Die in dieser Peri-
odenanalyse benutzten Intervalle werden in Tabelle 3.3 beschrieben.
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Abbildung C.4: Geschwindigkeitsabhingige Darstellung der bei HeI A 5876 gefunde-
nen Frequenzen fiir verschiedene Zeitintervalle
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Anhang C Ergebnisse der Periodenanalyse
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Abbildung C.5: Geschwindigkeitsabhingige Darstellung der bei Ha gefundenen Fre-
quenzen fiir verschiedene Zeitintervalle
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Anhang D

Features in Ho

Im korrigierten residualen dynamischen Spektrum von Hd (Abb. 3.18) konn-
ten mogliche, teilweise bis zu vier oder fiinf Tagen bestehende Features ge-
funden werden (Kap. 3.4.2). Im folgenden werden die durch Gau-Fits in den
korrigierten residualen Einzelspektren (siche Kap. 3.4.1) bestimmten zentra-
len Geschwindigkeiten der Features in Abhéngigkeit von der Zeit dargestellt.
Die Zeit wird dabei in Form des modifizierten Julianischen Datums MJD :=
JD — 2400000.5 angegeben.

Zu den Fehlern in der Angabe der Geschwindigkeiten 148t sich sagen, dafl
die Ungenauigkeiten in der Anpassung der Gau-Funktion, bedingt durch das
Rauschen, Cosmics und asymmetrischen Formen, abhéingig von der Profilform
(siehe Kap. 3.4.3) im Bereich von einigen wenigen bis einigen zehn km/s liegen.
Eine weitere schwerer zu beziffernde Fehlerquelle sind die Ungenauigkeiten in
der Korrektur der Spektren auf reine Absorptionsstrukturen. Die in dieser Ar-
beit durchgefithrten Korrekturen haben besonders in Bereich der Flanken der
oberen Einhiillenden (Abb. 3.17 (a)) zu Verschiebungen in der 10 km/s-Gréfen-
ordnung gefiihrt. Diese Verdnderungen sind aber gerade zu klein zu denen, die
bei den Aquivalent- oder Halbwertsbreiten aufgetreten sind. Hier kénnen die
Unsicherheiten sogar in der Groflenordnung des Wertes selbst liegen, so dafl
hier besondere Vorsicht geboten ist. Der Fehler in den Geschwindigkeiten 148t
sich auch nur schwer durch den Vergleich der Spektren eines Tages einschitzen.
Auch wenn sich in den nur wenige Stunden auseinanderliegenden residualen
Spektren die grundlegende Form nur wenig dndert, kénnen sich doch die cha-
rakteristischen Groflen der Features merklich dndern. Das ist sehr gut z.B. bei
Feature 8 (Abb. D.2(d)) zu erkennen, wo die zentrale Geschwindigkeit sich
innerhalb kiirzester Zeit um etwa 70km/s dndert. Die Fehler in den Geschwin-
digkeiten sind also nicht nur durch die Ungenauigkeiten im Gauf$-Fit bedingt
und sollten, sieht man mal von méglichen Fehlidentifikationen ab, nicht maxi-
mal einige zehn km/s iibersteigen. Von daher sollten brauchbare Bestimmungen
der Geschwindigkeitsentwicklung der Features moglich sein.

Neben der Geschwindigkeit ist fiir jedes Feature auch noch das Ausmaf} der
Korrelation mit anderen Linien (siehe Kap. 3.4.4), gekennzeichnet durch ver-
schiedene Symbole, angegeben. Eine Korrelation ist dann vorhanden, wenn auch
bei anderen Linien zum gleichen Zeitpunkt und bei dhnlicher Geschwindigkeit
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wie bei HJ eine Absorptionsstruktur zu erkennen ist. Die einzelnen Symbole ge-
ben nun an, inwieweit Ahnlichkeiten im Verhalten von Linien anderer Gruppen
zu erkennen sind. So steht ein O fiir eine ausschliefliche Korrelation mit Grup-
pe I-Linien. Das A zeigt auch eine Ahnlichkeit zu Gruppe IT an. Das + steht fiir
ein dhnliches Verhalten aller Gruppen. Da bezogen auf die Maximalamplitude
der Variabilitét einer Linie (Tab. 3.1), die Auffilligkeit einer Struktur von der
Gruppe I hin zu Gruppe I1II fiir gewohnlich abfillt, ist der umgekehrte Fall ei-
ner besonders starken Komponente fiir Gruppe III durch ein x gekennzeichnet.
Weiteres zu diesem Thema, ist in Kapitel 3.4.4 zu finden.
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Abbildung D.1: Features 1 bis 4 in Hé. Darstellung der in den korrigierten residualen
Einzelspektren (siehe Kap. 3.4.1) gemessenen zentralen Geschwindigkeiten. Durch die
Art der Symbole wird das jeweilige Ausmafl der Korrelation mit den anderen Linien-
gruppen aufgezeigt (siehe Legende).
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Abbildung D.2: Features 5 bis 8 in Hd. Darstellung der in den korrigierten residualen
Einzelspektren (siehe Kap. 3.4.1) gemessenen zentralen Geschwindigkeiten. Durch die
Art der Symbole wird das jeweilige Ausmafl der Korrelation mit den anderen Linien-
gruppen aufgezeigt (siehe Legende).
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Abbildung D.3: Features 9 und 10 in H§. Darstellung der in den korrigierten re-
sidualen Einzelspektren (siehe Kap. 3.4.1) gemessenen zentralen Geschwindigkeiten.
Durch die Art der Symbole wird das jeweilige Ausmafl der Korrelation mit den ande-
ren Liniengruppen aufgezeigt (siche Legende).






Anhang E

Diagramme zum
Scheibenwind-Modell

Ich mo6chte nun die Ergebnisse der Rechnungen mit dem in Kapitel 4.2 be-
schriebenen Scheibenwind-Modell zeigen. Die Modellparameter Sternmasse M,
Sternradius R, und Inklinationswinkel der Scheibe i wurden auf die Werte
2,4Mg, 2,2Re und 60° festgelegt. Sie beruhen auf den Angaben von Man-
nings & Sargent (1997) (siehe Kap. 1.2). Die benutzten Werte fiir die variierten
Modellparameter sind in Tabelle E.1 zu finden.

Tabelle E.1: Werte der Parameter, die fiir die Rechnungen zum Scheibenwind-Modell
variiert wurden.

Grofle Werte Einheit
Vso 150,200,250 | km/s

0 15,30 Grad
ro 4,7,10 R,
tso /2 1,3 Tag(e)

In den folgenden Diagrammen sind fiir 12 verschiedene, jeweils 30° auseinan-
derliegende Startwinkel ¢ die zeitlichen Entwicklungen der Radialgeschwindig-
keit zu erkennen. Eingezeichnet sind aber nur die Datenpunkte fiir die Bahnab-
schnitte, bei denen sich das Testteilchen vor der willkiirlich auf 15 R, begrenzten
Scheibe bewegt. Damit werden nur Datenpunkte beriicksichtigt, bei denen die
Entstehung von Absorptionsstrukturen méglich ist. Da der genaue Radius, bei
dem die Scheibe zu kiihl wird, nicht bekannt ist, kann die Einschrinkung auf
15 R4 auch nur einen Hinweis auf die ungefihre Sichtbarkeitsdauer der Kom-
ponenten liefern, wobei anzumerken ist, dafl der Begrenzungswert héchstwahr-
scheinlich zu groBziigig gewédhlt wurde.
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(a) veo = 150km/s, § =15°, 7o = 4R, (b) veo =150km/s, § =15°, 1o = 4R,
tvm/2:1d tvm/2:3d
(c) voo = 150km/s, = 15°, 7o = TR, (d) veo =150km/s, § =15°, ro = TR,
tvm/gzld tvoo/2=3d
(€) voo = 150km/s, § = 15°, ro = (f) vo = 150km/s, § = 15°, ro =
10Ry, ty, 2 =1d 10R,, ty,, /2 = 3d

o/ /

Abbildung E.1: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 150km/s
und 6 = 15°.
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(c) voo = 150km/s, § = 30°, 7o = TR,

tvm/gzld

100

200

@

-200 -100 o
v (kn/s)

(€) voo = 150km/s, 8 = 30°, ro =

10R*, tvm/Q = 1d

200

1@

(b) veo = 150km/s, § = 30°, ro = 4R,

tvm/g :3d

U (km/e)

1@

(d) veo = 150km/s, 6 = 30°, ro = TR.,

tvoo/Q =3d

-100 o
U (km/e)

100

200

2r i
°L I P S R P
200 100 o 100 200
v (kn/s)

(f) vo = 150km/s, § = 30°, ro =

10 R, t, /2 = 3d

Abbildung E.2: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 150km/s

und 6 = 30°.
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(a) veo =200km/s, § =15°, 7o = 4R,

tvm/2:1d
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(c) voo =200km/s, = 15°, 7o = TR,

tvm/gzld

@

I
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A
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100
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(€) voo = 200km/s, 6 = 15°, ro =

10R*, t'Uoo/2 = 1d
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t (@)
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(b) veo = 200km/s, § = 15°, 7o = 4R,

tvm/g :3d

-100 o 100 200

U tkm/e)

(d) veo = 200km/s, § = 15°, ro = 7R,
tvoo/Q =3d
(f) voo = 200km/s, § = 15° ry =

10 R, £y 2 = 3d

Abbildung E.3: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 200km/s

und 8 = 15°.
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(a) veo =200km/s, § = 30°, 7o = 4R, (b) veo =200km/s, § = 30°, 1o = 4R,
tvm/2:1d tvm/2:3d

| OQQW:

-200 -100 100 200 -200 -100 o 100 200

(c) voo =200km/s, § = 30°, 7o = TR, (d) veo =200km/s, § = 30°, 1o = TR,
tvm/gzld tvoo/2=3d

(€) voo = 200km/s, 8 = 30°, ro = (f) v« = 200km/s, § = 30°, ro =
10R*, tvm/Q = 1d 10R*, tvm/z :3d

Abbildung E.4: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 200km/s
und 6 = 30°.
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(b) veo = 250km/s, § = 15°, 7o = 4R,

tvm/g :3d
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o 100 200
U tkm/e)

(c) voo = 250km/s, = 15°, 7o = TR, (d) veo =250km/s, § =15°, rg = TR,
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6 6
ap 4 ap B
Bl B
o] -
2r 4 2 B
o T W)\/\/k T R Rl PR W\)w\ P B
-200 -100 0 100 200 -200 -100 o 100 200

v (kn/s) v (km/s)

(€) voo = 250km/s, 6 = 15°, ro =
10R*a tvm/2 = 1d

(f) voo = 250km/s, 6 = 15° ry =
10R*a tvm/2 = 3d

Abbildung E.5: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 250km/s
und 6 = 15°.
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(a) veo = 250km/s, § = 30°, 7o = 4R, (b) veo =250km/s, § = 30°, 1o = 4R,
tvm/2:1d tvm/2:3d
(c) voo = 250km/s, § = 30°, 1o = TR, (d) veo =250km/s, § = 30°, 1o = TR,
tvm/gzld tvoo/2=3d

(€) voo = 250km/s, § = 30°, ro = (f) vo = 250km/s, § = 30°, ro =
10R*, tvm/Q = 1d 10R*, tvm/z :3d

Abbildung E.6: Zeit-Geschwindigkeits-Diagramme fiir eine Schar von Testteilchen
verschiedener Startwinkel. Fiir die hier abgebildeten Diagramme ist v, = 250km/s
und 6 = 30°.






Anhang F

Diagramme zum Modell von
Camenzind & Breitmoser

Im folgenden sollen die Ergebnisse der Rechnungen zum Sternwind-Modell von
Camenzind & Breitmoser (siehe Kap. 4.3) vorgestellt werden.

Es wurden insgesamt neun unterschiedliche Parameterkombinationen von o,
P und ¥ untersucht. Die jeweils gewdhlten Werte sind in Tabelle F.1 aufgefiihrt.
Neben den aufgefithrten Parametern sind noch weitere, nicht variierte, wie der
innere Scheibenradius a (2,0R,), die Masse M, (2,4M,) und der Radius des
Sterns R, (2,2R,) in das Modell eingegangen (sieche Kap. 4.3.2). Die Ergebnisse
der Rechnungen wurden fiir unterschiedliche Projektionen betrachtet. So sind
fiir jeden Parametersatz die Verhéltnisse fiir die beiden Inklinationswinkel 45°
und 60° und 12 dquidistante Startwinkel ¢y untersucht worden.

Tabelle F.1: Auflistung der fiir das Sternwind-Modell benutzten Parameterkombina-
tionen. Es werden ausschlieflich die variierten Parameter dargestellt.

Nr. | —1g(o) | P [d] U
1 8 1 1
2 8 1 0,979
3 9 1 1
4 9 1 0,979
5 9 1 0,841
6 9 1 |0,703
7 9 3 1
8 0 | 05 | 1
9 10 1 1

Die Ergebnisse der Rechnungen werden nun so dargestellt, daf fiir jede Kom-
bination von ¢, P und ¥ und 7 zwei Diagramme existieren, in denen die Wer-
te fiir jeweils alle ¢y eingetragen sind. Einerseits werden jeweils die auf die
Sichtebene projizierten Trajektorien veranschaulicht, andererseits wird jeweils
das dazugehorige, durch die eingezeichnete 10 R,-Scheibe beschrinkte Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramm dargestellt (siehe Kap. 4.2.2).
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Anhang F' Diagramme zum Modell von Camenzind & Breitmoser

2 IRyl
o
T

1 [

(a) Projizierte Trajektorien fir ¢ =
1078, P=1d, ¥ =1 und i = 60°

(b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
firc = 1078, P = 1d, ¥ = 1 und
i=60°

2 IRyl
=
T

1 a1

(c) Projizierte Trajektorien fir o =
1078, P=1d, ¥ =1 und i = 45°

(d)
fir
i = 45°

Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
o =10"% P =1d, ¥ = 1 und

2 IRyl

1 [

(e) Projizierte Trajektorien fiir ¢ =
1078 P=1d, ¥ =0,979 und i = 60°

(f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
firc =108 P =1d, ¥ = 1 und
i = 60°

Abbildung F.1: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des

Modells von Camenzind & Breitmoser
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2 IRyl

1 [

(a) Projizierte Trajektorien fir ¢ =

1078, P=1d, ¥ = 0,979 und i = 45°

(b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
fir o = 1078, P =1d, ¥ = 0,979 und
i =45°

2 IRyl
=
T

1 a1

% % g“-\uéﬂg.;,;l 90,
N a-.:‘ "“f?:” vy,

1| \ 4

(c) Projizierte Trajektorien fir o =

107°, P=1d, ¥ =1 und i = 60°

(d) Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°% P = 1d, ¥ = 1 und

2 IRyl
o
T

1 [

(e) Projizierte Trajektorien fiir ¢ =

10°°, P=1d, ¥ =1 und i = 45°

(f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
fir o = 10° P =1d, ¥ = 1 und

i = 45°

Abbildung F.2: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des

Modells von Camenzind & Breitmoser
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(a) Projizierte Trajektorien fir o = (b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ =0,979 und i = 60° fir o = 107°, P =1d, ¥ = 0,979 und

i =60°
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1 a1

<“\\.\:~e“., DG

.....

(¢) Projizierte Trajektorien fir o = (d) Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ = 0,979 und i = 45° firoc=10"% P =1d, ¥ = 0,979 und
i = 45°
g g ot -
(e) Projizierte Trajektorien fiir o = (f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ = 0,841 und i = 60° firc =10"°% P =1d, ¥ = 0,841 und
1= 60°

Abbildung F.3: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des
Modells von Camenzind & Breitmoser
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g g ot -
(a) Projizierte Trajektorien fir o = (b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107° P =1d, ¥ = 0,841 und i = 45° fir o =107°% P =1d, ¥ = 0,841 und

i =45°
é o | 5 I i
i =200 00 " ”Sw] 100 200
(¢) Projizierte Trajektorien fir o = (d) Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ = 0,703 und i = 60° firc =107% P =1d, ¥ = 0,703 und
i =60°

g g ot -
(e) Projizierte Trajektorien fiir o = (f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ =0,703 und i = 45° firc =10"°% P =1d, ¥ = 0,703 und

i = 45°

Abbildung F.4: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des

Modells von Camenzind & Breitmoser
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A g zf 4
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it =300 =200 ~L100 Y ”2"/5] ilee] 200 a00

(a) Projizierte Trajektorien fir o = (b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm

107°, P=3d, ¥ =1 und i = 60° fir o = 107° P = 3d, ¥ = 1 und
i =60°

z Ry
. .
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el
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=10 el i [DR‘] = 1 500 =200 =100 " ”Sw] 100 200 300

(¢) Projizierte Trajektorien fir o = (d) Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm

107°, P=3d, ¥ =1 und i = 45° firc = 107°, P = 3d, ¥ = 1 und
1 =45°

5F sf ]

¢ op g zf 4

iF .

it =300 =200 200 a00

(e) Projizierte Trajektorien fiir o = (f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm

1071% P=0,5d, ¥ =1 und i = 60° fir o =107, P = 0,5d, ¥ = 1 und

i=60°

Abbildung F.5: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des

Modells von Camenzind & Breitmoser
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g o g zr 7
il ]
it =300 =200 ~L100 Y ”SW] ilee] 200 a00
(a) Projizierte Trajektorien fir o = (b)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
1071 P=0,5d, ¥ =1 und i = 45° fir ¢ = 1071° P = 0,5d, ¥ = 1 und
1 = 45°
5 g s i
é o ]l 5 I i
=10 el i ?R‘] = 1 =300 =200 =100 " ”Sw] 100 200 300
(¢) Projizierte Trajektorien fir o = (d) Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
107°, P=1d, ¥ =1 und i = 60° fir o = 107° P = 1d, ¥ = 1 und
1= 60°
5F B sf ]
¢ ol ] g zf 4
iF .
it =300 =200 200 a00
(e) Projizierte Trajektorien fiir o = (f)  Zeit-Geschwindigkeits-Diagramm
1071% P=1d, ¥ =1 und i = 45° fir c = 107° P =1d, ¥ = 1 und
1 =45°

Abbildung F.6: Darstellung der projizierten Trajektorien (links) und der Zeit-
Geschwindigkeits-Diagramme (rechts) fiir verschiedene Parameterkombinationen des
Modells von Camenzind & Breitmoser
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