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ZUSAMMENFASSUNG

Windvariabilitiit von B-Uberriesen

Die Windaktivitit von insgesamt elf Uberriesen wurde auf Basis von spektroskopisch hochaufgeldsten
HEROS—Zeitserien aus den Jahren 1995 bis 1998 analysiert. Die Programmsterne deckten dabei den
Spektralbereich von 09.5 bis B6 ab. Es wurde gezeigt, daf} Variabilitit eine allgemeine Eigenschaft der
leuchtkriftigen heiflen Sterne ist. Dabei hidngen die Amplituden der Variabilitit nicht von der Effek-
tivtemperatur Tig ab, jedoch zeigen die Perioden der Variabilitiit eine klare Abhéingigkeit von dieser.
Deutlich wurde ebenfalls, daf3 sich die Windstruktur mit Z¢g signifikant dndert. So zeigen die Sterne
auf der heilen Seite des Bistability—Sprungs zyklische Windvariationen, die durch korotierende, un-
terschiedlich dichte, miteinander wechselwirkende Regionen im Wind erklart werden konnen. Sie ent-
stehen durch Materieausfliisse von der Sternoberfldche, die durch nicht-radiale Pulsationen der Photo-
sphire und/oder stellare Magnetfeldstrukturen verstirkt werden. Besonders aufschluBreiche Ergebnisse
lieferte dabei HD 64760, fiir den weiter gezeigt werden konnte, daf} seine Hiille dhnlich wie bei den
Be-Sternen scheibenartig abgeplattet ist. Die Abweichung der Winde von der sphirischen Symmetrie
konnte fiir alle Programmsterne verifiziert werden. Die Sterne auf der kiihlen Seite zeigen Variationen,
die ebenfalls rotationsmoduliert sind. Daneben weisen sie zahlreiche radiale und nicht-radiale Pulsati-
onsmoden auf, die allerdings nur kurze Lebensdauern haben, nur kurzzeitig in der Photosphére existieren
und sehr schnell zusammenbrechen. Daher werden die Windvariationen nicht durch NRPs oder RPs der
Photosphire verstirkt. In Frage kommen hier nur noch die stellaren Magnetfelder. Auf der Grundlage
des CIR-Modells wurde ein verfeinertes Modell fiir die Modellierung der Sternwinde vorgeschlagen.
Dariiberhinaus wurde der Begleiter von xy Aur erstmals spektroskopisch nachgewiesen und als B2V-
Hauptreihenstern identifiziert.

ABSTRACT

Variability of Stellar Winds from B Supergiants

Based on highresolution spectra collected with the HEROS-Spectrograph during observation campaigns
from 1995 to 1998, time series analysis of eleven supergiants covering the spectral range from 09.5
to B6 were done. The results clearly show that variability is a general property of luminous hot stars.
The amplitudes of variation are independent from the temperature Teg of the star, but the periods of
variation show a strong dependence on Teg. The structure of the stellar wind changes significantly with
decreasing stellar temperature. Objects from the hot side of the bistability—jump show cyclical variations,
which could be explained by corotating interactive regions in the stellar wind. These CIRs were formed
by material outflows from the stellar surface and strengthened either by non radial pulsations of the
photosphere or/and magnetic field structures. The most interesting results were derived from HD 64760,
whose wind is definitely modulated by stellar rotation. Another result found for this star is that this object
like a Be—Star is surrounded by a disk. At least it was shown, that the wind of all program stars deviate
from spherical symmetry. The wind varibilities of the program stars on the cool side of the bistability—
jump were also formed by rotational modulation. Although multiple radial and non-radial pulsation
modes could be found, neither NRPs nor RPs are a suitable mechanism due to their lifetimes. NRPs and
RPs arise temporary in the photosphere but quickly break down. For this reason the magnetic field of
the star seems to be the dominant forcing—mechanism of the CIRs in the stellar—near wind. Based on
the CIR-Model a sophisticated model is suggested. Furthermore the companion of x Aur was detected
spectroscopicly for the first time and could be identified as a main—sequence B2—Star.
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Kapitel 1

Einfuhrung

1.1 Winde heiBBer Sterne

Als Sternwind bezeichnet man den kontinuierlichen Ausflufl an Materie von Sternen. Dieser Auswurf
von Materie, den man unter dem Begriff ,,Sternwind“ oder auch ,,Sonnenwind* zusammenfaf3t, spielt
eine entscheidende Rolle im Lebenszyklus eines Sterns. Erstmals wurden die Begriffe ,,Sonnenwind*
und ,,Sternwind* von Eugene Parker (1958, 1960) verwendet.

Doch die ersten grundlegenden Uberlegungen zum Massenverlust von Sternen kamen lange vorher
auf. Die Chronologie von Studien iiber den Sternwind beginnt bereits 1572 als Tycho Brahe die
Nova B Cas beobachtet und iiber die folgenden 16 Monate ihre Lichtvariation verfolgt (Brahe 1573).
1600 entdeckt Blaeu die ,,Nova“ P Cygni, heute ein LBV!, dessen Helligkeit urplétzlich einen Wert
von +3 mag erreicht (de Groot 1985). Der néchste historische Meilenstein findet sich 1837, als von
John Herschel n Carinae beobachtet wird und er dabei einen Helligkeitsanstieg um vier Magnituden
feststellen kann. Auch dieser Stern ist heute als LBV klassifiziert (Beals 1931).

Schon friih war also die indirekte Beobachtung des Massenverlustes, meist in Form von Helligkeits-
schwankungen der Objekte, ein zentrales Gebiet in der astronomischen Forschung, wenngleich viele
der Beobachter keine Ahnung von dem Phinomen hatten, welches sie beobachteten.

Wihrend der vergangen dreiBig Jahre nun haben Astronomen entdeckt, da3 beinahe alle Sterne einen
wesentlichen Teil ihrer Lebens kontinuierlich Masse in Form des Sternwindes an das ISM? abgeben.
Dabei sind die Winde heif3er leuchtkriftiger Sterne, wie die B-—Uberriesen, ein besonders interessantes
Objekt fiir astrophysikalische Studien.

Dies ist unter anderem darauf zurlickzufiihren, daf die heif3en, leuchtkriftigen Sterne an sich bereits
extreme Objekte hinsichtlich ihrer stellaren Parameter sind. Schon friih hat sich gezeigt, da3 die
heiBen, leuchtkriftigen Sterne auch die massereichsten Sterne iiberhaupt sind. Die B-Uberriesen, die
sich bereits in der Nachhauptreihenentwicklung befinden, sind zwar nicht die massereichsten Sterne,

'Luminous Blue Variable oder Leuchtkriftiger Blauer Verzinderlicher
*Interstellare Medium
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doch auch ihre Massen erreichen extreme Werte. Sie haben meist eine Masse von M, = 10— 50 Mg,
und ihre Effektivtemperaturen Zyg liegen zwischen 10 000 und 30 000 K, wéhrend ihre Leuchtkrifte
L, beim 105 — 10%-fachen der Leuchtkraft unserer Sonne (L) liegen. Die friihen B—Uberriesen der
Leuchtkraftklasse Ia™, sogenannte Hypergiganten, gehdren sogar zu den leuchtkriftigsten Sternen
des Universums iiberhaupt, ihre absoluten bolometrischen Helligkeiten reichen bis My, =~ —11 mag,
die in dieser Arbeit untersuchten Sterne erreichen Helligkeiten von My, ~ —10 mag.

Auch die Sternwinde der B—Uberriesen sind von extremer Gestalt und dies auch schon wihrend ihrer
Hauptreihenphase. Mit Massenverlustraten M, die bei ungefihr 10~7 — 10~% M/yr liegen, iibertref-
fen sie die Massenverlustrate durch den Sonnenwind um neun GréBenordnungen (M . R 109M@).
Uber ihre Sternwinde sind die heiBen Sterne also bereits wihrend ihrer Hauptreihenphase an das
ISM gekoppelt. Und obwohl ihre Lebensdauer auf der Hauptreihe nur etwa 107 Jahre betrigt, bedeu-
tet dies aufgrund der extremen Massenverlustraten, daf3 heile Sterne bis zu 50% ihrer anfinglichen
Masse verlieren konnen, was erhebliche Konsequenzen fiir ihre weitere Entwicklung (Chiosi & Ma-
eder 1986), aber auch fiir ihre direkte Umgebung hat. Zum einen wird die direkte Umgebung mit der
ausgeworfenen Sternmaterie angehduft und zum anderen erreichen auch die Stromungsendgeschwin-
digkeiten ihrer Winde mit v, = 1000 — 3000 km/s (= 0.01c) extreme Werte. Nach einer Phase
der freien Expansion wird das ISM vom Sternwind zusammengeschoben und in einer geometrisch
diinnen Schicht oder Blase verdichtet. Es bilden sich sogenannte , Interstellar Bubbles®.

Somit liefern die Sternwinde der B—Uberriesen einen bedeutenden Beitrag zur Massen- und Ener-
giebilanz des ISM. Der hohe Massenverlust der heilen Sterne beeintrichtigt wie bereits erwihnt
ihre anschliefende Entwicklung nachhaltig. Dabei sind die Haupteffekte durch den Massenverlust
die Anderung der Oberfliichenchemie, die Anderung der Lebenszeit in bestimmten Evolutionsphasen
und eine Anderung der Evolutionswege (Lamers & Cassinelli 1999).

Die Massenverlustraten der massereichen Sterne héngen jedoch nicht nur von ihrer Anfangsmasse,
sondern auch von der Entwicklungsphase und der Metallizitiit ab. Es zeigt sich, da} Sterne gleicher
Masse und gleichen Alters aber verschiedener Metallizitdt unterschiedliche Massenverlustraten ha-
ben. Danach verlieren Sterne geringerer Metallizitit weniger Material durch den Sternwind und es
ergibt sich folgender Zusammenhang (Kudritzki et al. 1987)

MxZ% 0<a<l.

Ferner existiert nach Kudritzki (1995) ein noch stidrkerer Zusammenhang zwischen der Leuchtkraft
des Sterns L, und dem Produkt aus Massenverlustrate M, Endgeschwindigkeit des Windes v, und
dem Sternradius R, die als ,,Wind—Leuchtkraft—Beziehung“3 bekannt ist

L, x Mvoo\/R*.

Doch die Bedeutung der Winde heiller Sterne geht iiber obige Extremwerte und Relationen hinaus.
So liefern sie in massereichen Rontgendoppelsternen die auf den kollabierten Begleiter akkretieren-
de Materie. Dariiberhinaus konnten bei guter Ubereinstimmung von Theorie und Beobachtung die
Linienprofile der im Wind entstehenden Linien durch Berechnungen von Modellspektren angefittet

3Windluminosityrelation
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werden und aus diesen Modellberechnungen die wichtigsten Sternparameter Masse M, Leuchtkraft
L., Effektivtemperatur Tog abgeleitet werden. Somit kiimen leuchtkriftige B— und O-Uberriesen so-
gar als Standardkerzen bei der extragalaktischen Entfernungsbestimmung in Frage.

Aus theoretischer Sicht bieten heifle Sterne desweiteren die Mdglichkeit, die Strahlungshydrodyna-
mik zu erforschen. Die Strahlung des Sterns tibertrigt Impuls und Energie auf das Plasma und stellt
den Antrieb der Uberschallstromungen (supersonic outflows) dar. Am interessantesten wiren dies-
beziiglich sicherlich Beobachtungen an den leuchtkriftigsten Objekten, an jenen also, die sich nahe
am Eddington—Limit befinden, nimlich Quasare, AGNs* und Akkretionsscheiben. Diese sind auf-
grund ihrer groBen Entfernung nur mit geringer Auflésung zu beobachten. Auch hier spielen die
leuchtkriftigen OB-Sterne eine wichtige Rollen, da man von ihnen relativ leicht Beobachtungen mit
hoher spektraler und/oder zeitlicher Auflosung erhalten kann.

1.2 Stand der Forschung

Schon seit lingerem ist bekannt, da}3 die Windvariabilitit eine allgemeine Eigenschaft der heif3en,
leuchtkriftigen Sterne ist, doch erst in den letzten Jahren ist ganz deutlich geworden, daB eine phy-
sikalische Beschreibung der Atmosphiren dieser Sterne auf der Basis hydrostatischer LTES—Atmo-
sphéren vollig unzureichend ist.

Der erste Umbruch kam mit der Erkenntnis, dal die Beriicksichtigung der NLTE-Effekte bei der
Linienbildung eine unabdingbare Voraussetzung ist, um realistische Atmosphirenmodelle zur Be-
schreibung der spektroskopischen Beobachtungen zu bekommen (Kudritzki 1989).

Der néchste Einschnitt kam mit der Entdeckung des allgegenwirtigen Massenverlustes, wie er sich
vor allem in den starken Resonanzlinien der heilen Sterne im UV-Bereich zahlreicher Satelliten-
beobachtungen, wie beispielsweise durch COPERNICUS (OAO®) und TUE’, manifestierte (Owocki
1990, Lamers 1994). Die Massenverlusteigenschaften der leuchtkriftigen, heiffen Sterne sind seither
in einem weiten Wellenldngenbereich vom Rontgen— bis in das Radiogebiet untersucht worden. Diese
Beobachtungen stellten eine grofle Herausforderung fiir eine realistische Windtheorie dar. Bald nach
der Entdeckung des Massenverlustes wurden die Winde der leuchtkriftigen heiflen Sterne als durch
den Strahlungsdruck getrieben gedeutet (Lucy & Solomon 1970). Im Rahmen dieser Deutung wurde
eine Losung der Windgleichung von Castor et al. (1975), der sogenannten CAK3—Theorie geliefert,
die in den folgenden Jahren durch die Miinchner Gruppe (Pauldrach et al. 1986) erweitert und verbes-
sert wurde. Wenn auch die Theorie der strahlungsdruckgetriebenen Winde noch Gegenstand heutiger
Forschung ist, so kann man doch davon ausgehen, daf3 der stationidre Anteil des Windes heute im
Rahmen der CAK-Theorie und ihren Erweiterungen im wesentlichen verstanden ist.

Allerdings ist aber andererseits gerade in den letzten Jahren offensichtlich geworden, daf} ein stati-
ondrer, strahlungsdruckgetriebener sphirisch symmetrischer Wind nicht die volle Wahrheit sein kann.

*Active Galactic Nuclei resp. Aktive Galaktische Kerne

*Local Thermodynamic Equilibrium resp. Thermodynamisches Gleichgewicht
Orbiting Astronomical Observatory

"International Ultraviolet Explorer

8benannt nach den Astrophysikern J. Castor, D. Abott und R. Klein
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Die auf dieser Basis berechneten stellaren Massenfliisse reprisentieren nur eine Beschreibung der
mittleren Eigenschaften, denn Variabilitit ist eine allgemeine Erscheinung bei stellaren Winden hei-
Ber, leuchtkraftiger Sterne. Gegenwirtig findet in der aktuellen Forschung also ein weiterer Umbruch,
was die Interpretation der Atmosphiren leuchtkriftiger, heifler Sterne betrifft, statt.

Die spektakulédrsten Variationen findet man bei den Leuchtkriftigen Blauen Verdnderlichen, deren
Eigenschaften seit Jahren eingehend untersucht und in einer Vielzahl von Publikationen festgehalten
worden sind (Stahl 1990, Wolf 1992). Bei den LBVs sind die Windvariationen derart stark ausgeprigt,
daB zeitweise Ausbriiche von solchem Ausmal stattfinden, daf sich in dieser Phase des Ausbruchs
sogar der gesamte Spektraltyp des Stern indern kann. Im visuellen Minimum sind LBVs OB-Uber-
riesen wihrend sie im Maximum durch A—Sternspektren charakterisiert sind. Die Verlustraten sind
extrem hoch (1075 bis 10™* Mg yr™!) und kénnen um bis zu einem Faktor zehn variieren. Eine
tiberzeugende physikalische Erklédrung fiir diese hohen Massenverlustraten und fiir diese Massenver-
lustvariationen existiert jedoch noch nicht.

Sind die Variationen der LBVs ganz offensichtlich, so waren bei den ,,normalen” leuchtkriftigen, hei-
Ben Sternen noch subtilere, eingehende Beobachtungen erforderlich, um ihre Variationseigenschaften
zu erforschen. Hier wurden gerade in den letzten Jahren einige umfangreiche erdgebundene spek-
troskopische Beobachtungskampagnen und Satellitenbeobachtungskampagnen wie durch den IUE-
Satelliten durchgefiihrt, die unser Wissen derart erweitert haben, dal} sich eine ganz neue Sicht der
Winde heifler Sterne er6ffnet hat (Owocki et al. 1995, Howarth et al. 1995).

Waihrend einer dieser ausgedehnten Satellitenbeoachtungen, der sogenannten IUE-Megakampagne,
wurden ¢ Pup (O4If) und HD 64760 (B0.5Ib) 16 Tage lang spektroskopisch liberwacht. Bei der Ana-
lyse der gewonnenen UV-Spektren wurden periodische Modulationen von UV—Windlinien gefunden,
die sich durch einen rotationsmodulierten Wind deuten lieBen (Fullerton et al. 1997).

Umfangreiche Beobachtungen von O—Sternen im visuellen Bereich iiber einen groflen Spektral- und
Leuchtkraftbereich sind in einer Arbeit von Fullerton et al. (1996) vorgestellt worden. Darin wur-
de gezeigt, daB zumindest alle O-Uberriesen des Beobachtungsprogramms Linienprofilvariationen
aufweisen. Die Autoren betrachten Pulsation als wahrscheinlichste Ursache der Variationen. Als al-
ternative Erkldarung wird aber ebenfalls Rotationsmodulation diskutiert, d. h. Modulation von Ober-
flachenstrukturen, bei denen es sich wahrscheinlich um Magnetfelder handelt. Dal zumindest O—
Sterne ausgepragte Magnetfeldstrukturen haben konnen, haben neuere Beobachtungen (Stahl et al.
1993, Stahl et al. 1996) liberzeugend gezeigt.

Umfangreiche erdgebundene spektroskopische Langzeitbeobachtungen von BA—Uberriesen wurden
in den vergangenen Jahren mit dem institutseigenen Echellespektrographen HEROS® am ESO—50 cm—
Teleskop durchgefiihrt. Dabei wurden in etwa 400 Nichten einerseits spite B— und friithe A—Uber-
riesen (Kaufer et al. 1996a, 1996b) und andererseits friihe extreme B—Hypergiganten (Rivinius et al.
1996) spektroskopisch hochauflosend iiberwacht. Diese beiden Gruppen zeigten ein sehr unterschied-
liches Variationsmuster. Die Windvariationen der frilhen B-Hypergiganten einerseits sind durch dis-
krete, blauverschobene und im Wind beschleunigte Absorptionskomponenten (DACs'?) geprigt. Die

“Heidelberg Extended Range Optical Spectrograph
1"Discrete Absorption Components
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Variationen der Windlinien der BA—Uberriesen andererseits lassen sich durch Rotationsmodulation
des sternnahen Windes, d. h. durch korotierende Oberflichenstrukturen, wobei auch hier wahrschein-
lich Magnetfelder verantwortlich sind, erkldren. Haufig beobachtet man aber auch Radialgeschwin-
digkeitsvariationen der photosphirischen Linien die darauf hinweisen, da3 Pulsationen in beiden
Klassen wohl eine Rolle spielen konnen. Einen Uberblick iiber die Winde heifer Sterne liefert der
Tagungsband des IAU-Colloquiums 169, das 1998 in Heidelberg stattfand (Wolf et al. 1998).

1.3 Motivation und Problemstellung

Da Variationen photosphiérischer Linien und der Windlinien simultan auftreten und die Zeitskalen
hiufig dhnlich sind, wird vermutet, dafl beide Phanomene verkniipft sind, d. h., daf} die zeitabhdngigen
Windstrukturen vermutlich durch photosphérische Vorginge getriggert werden. Herauszufinden, ob
eine solche Kopplung existiert, war eine Zielsetzung dieser Arbeit.

Hier waren zunichst weitere Beobachtungen gefordert; beispielsweise galt es, das vorgenannte un-
terschiedliche Variabilititsverhalten zwischen den friilhen B—Hypergiganten und den BA—Uberrie-
sen genauer zu erforschen und die moglichen hydrodynamischen photosphdrischen Vorgédnge aufzu-
spiiren, die das Variabilititsverhalten bestimmen. Dazu sollen in diesem Vorhaben die Temperatur-
und Leuchtkraftabhingigkeit der hydrodynamischen Prozesse, von der Photosphére bis in den Wind,
bei den B—Sternen detailliert untersucht werden. Dazu sind die HEROS—Beobachtungen gut geeig-
net, weil sie einen weiten Spektralbereich abdecken und zahlreiche strategische Linien enthalten,
die eine Untersuchung von der Photosphire bis in den Wind erlauben. Die leuchtkriftigen friihen
und mittleren B—Sterne sind dabei, abgesehen von den oben genannten Griinden, von besonderem
Interesse, da sich in diesem Bereich die Windstrukturen (z. B. Ionisationsstruktur) drastisch dndern
(Abbott 1982). Auch das von Lamers et al. (1995) empirisch gefundene Windverhalten, ndmlich der
Befund, dafl das Verhiltnis v /vesc €inen Sprung von 2.6 auf 1.3 bei Tg = 21 000 K aufweist, zeigt
deutliche Windstrukturinderungen im Bereich der B-Uberriesen an. Dieses Phiinomen ist auch als
,.Bistability—Sprung*, siehe Kapitel 3.3, bekannt.

Die in dieser Arbeit angestellten Untersuchungen konnen als Grundlage fiir neue realistische theo-
retische Windmodelle dienlich sein, die den atmosphirischen Variationen Rechnung tragen. Diese
sind auch noch in einem anderen Zusammenhang von besonderem Interesse. Kiirzlich wurde von Ku-
dritzki (1995) eine Entfernungsbestimmungsmethode vorgeschlagen, die auf der sog. Windimpuls—
Leuchtkraft-Beziehung basiert. Da die leuchtkriftigsten blauen Uberriesen im visuellen Bereich bis
zu vier GroBenklassen heller sind als § Cep—Sterne, bilden sie potentiell wichtige Indikatoren fiir die
Festlegung der kosmologischen Entfernungsskala. Bevor sie dazu werden konnen, miissen ihre physi-
kalischen Eigenschaften gut verstanden sein. Hier ist besonders die Windvariabilitit hervorzuheben,
da sie eine hervorstechende Eigenschaft des Massenverlustverhaltens leuchtkriftiger, heiler Sterne
darstellt. Thre genaue Kenntnis ist eine Grundvoraussetzung fiir die Anwendung der blauen Uberrie-
sen als Entfernungsindikatoren; sollten zusitzlich zum Strahlungsdruck noch weitere (zeitabhédngige)
hydrodynamische Prozesse eine Rolle spielen, so miiiten diese beriicksichtigt werden, um eine hin-
reichende Genauigkeit bei der Entfernungsbestimmung zu erreichen.






Kapitel 2

Beobachtungen

Alle in dieser Untersuchung im optischen Bereich (erfafter Bereich: 3 500 bis 8 600 A in zwei Kani-
len) verwendeten Spektren wurden mit demselben Instrument, dem fasergekoppelten Echelle—Spek-
trographen HEROS durchgefiihrt.

Bei HEROS handelt es sich um einen kompakten und daher duBerst leicht transportablen, hoch-
auflosenden Spektrographen, dem mittels einer Glasfaser das Sternlicht vom Teleskop zugefiihrt wird.
Diese Bauweise erlaubt somit eine mechanische Trennung des eigentlichen Spektrographen vom Te-
leskop und damit wiederum eine sowohl mechanisch als auch thermisch stabilisierte Aufstellung in
einem von der Teleskopkuppel getrennten Raum.

Die Vorgingerversion von HEROS hie FLASH' und wurde von H. Mandel 1988 entwickelt. Seine
Funktionsweise und sein optisches Layout sind in Mandel (1988a, 1988b) ausfiihrlich beschrieben.
Fiir HEROS wurde FLASH hinter dem Echellegitter mit einem dichroitischen Strahlteiler versehen,
der das Sternlicht bei etwa 5700 A teilt. Somit arbeitet HEROS mit zwei getrennten Kaniilen. Auf
dem roten Kanal werden die Ordnungen 98 bis 67 dargestellt, was einem Wellenldngenbereich von
etwa 5 800 bis 8 600 A entspricht. Im blauen Kanal wird hingegen der Bereich von 3 500 bis 5600 A,
das entspricht den Ordnungen 165 bis 103, erfaf3t.

Der portable Zwei—Kanal-Spektrograph HEROS wurde 1994 von A. Kaufer entworfen und gebaut.
Sowohl Funktionsweise als auch optisches Design des Spektrographen wurden bereits in zahlreichen
Arbeiten beschrieben, weshalb an dieser Stelle auf eine erneute Darstellung verzichtet und auf die
Originalarbeit (Kaufer 1996) verwiesen wird.

2.1 Zeitserienspektroskopie

Spektroskopische Zeitserien stellen besondere Anforderungen an das verwendete Instrument und das
Beobachtungsprogramm:

'Fiber-Linked Astronomical Echelle Spectrograph of Heidelberg
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(4)

GroBer Wellenldngenbereich

Ein grofler vom Instrument iiberdeckter Wellenldngenbereich erlaubt eine Untersuchung der
Struktur der einzelnen Schichten des Ubergangsbereichs Photosphire — Wind, da mit einer
groBen Zahl simultan beobachteter Spektrallinien die verschiedenen Linienentstehungsgebiete
erfalBt werden. Hierbei ist jedoch zu bemerken, da3 die Spektrallinien nicht lokal entstehen,
sondern Beitrdge aus allen Schichten der Sternatmosphére vom Kontinuum bis zu den dufleren
Bereichen erfassen. Daher ist eine genaue Kenntnis der Bedingungen der Linienentstehung zur
richtigen Interpretation des von Linie zu Linie unterschiedlichen Verhaltens notwendig. Bei den
B—Uberriesen stellt vor allem die Balmerserie des neutralen Wasserstoffs einen tiefensensitiven
Satz an Spektrallinien dar — von besonderer Bedeutung ist hierbei die windempfindlichste
Linie des optischen Spektrums, Ho bei 6 562.8 A.

Hohes Signal-zu—Rausch—Verhiltnis S/N? und hohe spektrale Auflésung R

Beides ist notwendig, um eine ausreichend genaue Festlegung der beobachteten Linienprofi-
le sicherzustellen. Die photosphirischen Linienprofile sind bei Uberriesen mit einer typischen
Breite von 100 km/s fiir heifle Sterne vergleichsweise schmal, die photosphérischen Geschwin-
digkeitsfelder mit maximalen Geschwindigkeitsamplituden in der Gré3enordnung der Schall-
geschwindigkeit mit 15 km/s gering und die Windendgeschwindigkeiten mit einigen hundert
km/s vergleichsweise klein. Um diese kleinen Geschwindigkeiten in den Linienprofilen erfas-
sen zu konnen, ist eine Geschwindigkeitsauflosung von etwa 15 km/s (R = 20 000) notwendig.
Da ein Linienprofil bei einer Breite von 100 km/s auch bei geringerer Auflosung noch durch
mehrere Auflosungselemente abgetastet wird, konnen beispielsweise durch das Anpassen von
Modellen fiir die Linienprofile, welche im allgemeinen Gau3—Profile darstellen, weitaus héhere
Genauigkeiten erreicht werden, als durch die spektrale Auflésung vorgegebenen. Bei der Mes-
sung der GauB3—zentrierten Radialgeschwindigkeiten einer einzelnen Linie werden Genauigkei-
ten &~ 1 km/s erreicht. Das S/N ist bei den untersuchten hellen Programmsternen vollstindig
durch die Photonenstatistik bestimmt und somit proportional der Wurzel aus der Zahl der de-
tektierten Photonen npy

S/N = \/fiph.

Das S/N geht direkt in die Unsicherheit der Festlegung der gemessenen Intensitit eines Auf-
l16sungselements und somit in die Definition des Linienprofils ein. Ein S/N > 100, d. h. eine
Unsicherheit in der Festlegung der Intensitit < 1%, wurde bei den Spektren fiir die Zeitserien
angestrebt. Insbesondere wurde darauf Wert gelegt, dal bei den Spektren eines Objektes inner-
halb der Zeitserie immer etwa das gleiche lokale S/N erreicht wird. Dies bedeutete, dal vor
allem bei variablen atmosphérischen Bedingungen durch Seeing, Wolken und hohe Luftmas-
sen die Belichtungszeiten entsprechend angepalit werden mufiten. Eine obere Grenze fiir die
Belichtungszeit wird durch die Anzahl der sogenannten ,,Cosmics™ (hohe, sehr scharfe Signale
durch Teilchen der kosmischen Hohenstrahlung) auf dem Detektor gesetzt. Bei einer Rate von
typischerweise einem Cosmic pro Sekunde und Zentimeter liegt diese Grenze bei etwa zwei

2Signal-to-Noise Ratio
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(i)

Stunden Belichtungszeit. Das S/N der Spektren ist wegen der starken Wellenldngenabhingig-
keit der Effizienz des Spektrographen ebenfalls stark wellenlingenabhéingig. Das Maximum
der Effizienz wird etwa im V-Band bei 5500 A erreicht und fillt vor allem zur blauen Seite
hin steil ab.

Uberwachung iiber lange Zeitriume (Monate) mit hoher Zeitauflosung (Tage)

Die notwendige Zeitauflosung R; = T/At zur Uberdeckung der signifikanten Zeitskalen der
Variationen in den Photosphédren und Hiillen ist durch die ldngsten und kiirzesten zu erwarten-
den Zeitskalen, T' bzw. At, festgelegt. Bei den B—Uberriesen ist die Rotationsperiode die mit
Sicherheit zu erwartende untere Grenze fiir die ldngsten Zeitskalen und somit 7" =~ 80d. Die
aus den Pulsationsmodellen abgeleiteten kiirzesten zu erwartenden Perioden liegen bei wenigen
Tagen, so daf3 ein At ~ 1d angestrebt wird. Somit ergibt sich also ein

thSO.

Dies hat folgende Implikationen fiir die Beobachtungskampagnen:

() Das Instrument und das Teleskop miissen iiber mehrere Wochen hinweg zur Verfiigung
stehen.

(B) Die Programmsterne miissen alle innerhalb einer Nacht beobachtet werden konnen. Ent-
sprechend ist das Beobachtungsprogramm in jeder Nacht etwa gleich.

(v) Auch die kiirzesten Zeitskalen mit A¢ ~ 1d konnen mit einem einzelnen Teleskop
liickenlos tiberdeckt werden. Es sind keine weltweiten Kampagnen mit gleichmifBig ver-
teilten Teleskopen notwendig (wie z. B. fiir die Stunden—Zeitskalen bei OB—Hauptreihen-
sternen).

(6) Die Wetterbedingungen miissen auf den Zeitskalen stabil sein. Beobachtungsliicken von
mehreren At wiirden verhindern, die schnellsten Variationen kontinuierlich verfolgen zu
konnen.

Selbstverstindlich ist eine Wiederholung der Uberwachung derselben Objekte in aufeinander-
folgenden Jahren erstrebenswert, da damit die Stabilitdt beobachteter Phinomene gesichert und
Variationen auf groeren Zeitskalen untersucht werden kénnen.

Die instrumentellen Anforderungen werden vom fasergekoppelten Echelle-Spektrographen HEROS

resp. FLASH der Landessternwarte Heidelberg erfiillt, der eigens fiir derartige Beobachtungsprogram-

me entwickelt wurde.

2.2

Beobachtungskampagnen

2.2.1 La Silla 1995-1997

Schon vor Beginn dieser Arbeit waren in den Jahren 1995 bis 1997 drei groBe Uberwachungspro-

gramme mit dem fasergekoppelten HEROS-Spektrographen am 50 cm—Teleskop und zeitweise auch
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am 1.52 m-Teleskop der Europiischen Siidsternwarte® in La Silla, Chile, durchgefiihrt worden. Diese
Kampagnen waren damals hauptsichlich den OBA—Uberriesen gewidmet, da friihere Beobachtungen
in den Jahren 1990 und 1991 an den 70 cm-Teleskopen der Landessternwarte Heidelberg gezeigt hat-
ten, daf die hiesigen Wetterbedingungen das Erfassen der Variabilitit mit einer Zeitauflosung von
wenigen Tagen iiber mehrere Monate hinweg duferst schwierig machen.

Das ESO-50 cm—Teleskop wird im Dahl-Kirkham—System, d. h. mit elliptischem Primér— und sphi-
rischem Sekundérspiegel, und mit Gabelmontierung betrieben. Der Primérspigel hat einen Durchmes-
ser von 52 cm. Die Brennweite des im Cassegrain—Focus betrieben Teleskops betrdgt in etwa 7.1 m.
Mit einem Offnungsverhiltnis von £/13.6 vertrigt es sich hervorragend mit der verwendeten Glasfa-
ser, die auf der Eintrittsseite ein Offnungsverhiltnis bis f/15 akzeptiert. Der AbbildungsmaBstab, auch
Skala, betriigt 27.5"”/mm und die Spalttffnung der 100 gm—Faser iiberdeckt am Himmel ein Gebiet
von 2.7".

Im Vergleich zu den ersten Kampagnen von 1995 und 1996, wurde der HEROS—Spektrograph fiir die
1997-Kampagne entscheidend verdndert. Am im Spektrographen befindlichen Faserkopf wurde eine
Mikrolinse mit einem Offnungsverhiltnis an der Austrittsseite von /4 und an der Eintrittsseite von
f/15 angebracht. Dieses entspricht in etwa dem Offnungsverhiltnis des 50 cm-Teleskops. Dariiber-
hinaus hat die Mikrolinse einen Durchmesser von 250 pm, der auf die Faser abgebildet wird. Damit
wurde die Spaltéffnung der Faser am Himmel deutlich auf 7.2"vergroBert. Diese Optimierung verhin-
derte, daf die Faser von den hellen Objekten {iberstrahlt wird und ein wesentlicher Teil des Sternlichts
erst gar nicht in die Faser gelangt. Sie fiihrte demzufolge bei gleichbleibender Belichtungszeit zu ei-
nem hoheren S/N—Verhiltnis resp. machte bei gleichbleibendem S/N eine geringere Belichtungszeit
erforderlich, wodurch das allnédchtliche Beobachtungsprogramm erweitert werden konnte.

Alle drei Beobachtungskampagnen waren geprigt von einer langen zeitlichen Uberwachung der ein-
zelnen Beobachtungsobjekte. So liefen die Kampagnen der Jahre 1995 und 1996 jeweils von Januar
bis einschlieBlich Juni, wohingegen das bislang letzte groBe Uberwachungsprogramm mit HEROS
am ESO-50 cm-Teleskop und am ESO-1.52 m-Teleskop im Jahre 1997 von Januar bis April durch-
gefiihrt wurde. Etliche tausend wissenschaftlicher Spektren wurden dabei gesammelt, reduziert und
groftenteils auch ausgewertet.

Das ESO-1.52 m-Teleskop wird ebenfalls im Cassegrain—Focus mit englischer Montierung betrie-
ben. Dabei hat der Primirspigel einen Durchmesser von 1.524 m. Die Brennweite des Teleskops
betrigt etwa 22.7 m und das Offnungsverhiltnis f/14.9, was sich wiederum ausgezeichnet mit der
verwendeten Glasfaser vertriigt. Der AbbildungsmaBstab des Teleskops betriigt 9.2"”/mm und die
Spaltéffnung der 100—um—Faser iiberdeckt am Himmel 2.7".

In Tabelle 2.1 sind fiir die damals beobachteten Objekte die Ergebnisse der Beobachtungen zusam-
mengefalit. Ganz deutlich wird fiir alle Objekte die hervorragende zeitliche Auflosung mit beinahe
einem Spektrum pro Tag.

3European Southern Observatory, ESO
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Tabelle 2.1: Zusammenfassung der mit HEROS an den Teleskopen der ESO auf La Silla beobachteten Spektren
der Programmsterne fiir die Jahre 1995 bis 1997.

) Spektren/Nachte
Objekt 1995 1996 1997
¢ Ori 58/58
¢ Ori 57/58  98/103
% Ori 55/58  98/103
HD 64760 99/103  29/29
¢ CMa 59/60
HD 79186 99/104  46/50
n CMa 101/123 38/39
HD74371 100/104  44/50

2.2.2 Heidelberg Konigstuhl August 1997 - Februar 1998

Obwohl, wie bereits oben erwihnt, die Wetterbedingungen in Heidelberg nicht zu einer spektrosko-
pischen Langzeitiiberwachung geeignet sind, wurde vom August 1997 bis Februar 1998 am Waltz—
72 cm—Teleskop der Landessternwarte Heidelberg eine Beobachtungskampagne durchgefiihrt.

Der Waltz—Reflektor, der im Jahre 1906 erbaut wurde, wird im Nasmyth—Focus bei einer Gesamt-
brennweite von 14 m betrieben. Das einfallende Licht wird zundchst vom parabolischen Hauptspiegel,
der einen Durchmesser von 72 cm und eine Brennweite von 2.82 m aufweist, auf den hyperbolischen
Fangspiegel reflektiert, bevor es vom Nasmyth—Umlenkspiegel aus dem Teleskop herausgelenkt wird.
Dabei fillt das Licht des Objekts nun im Nasmyth—Fokus des Teleskops in die Teleskopeinheit des
HEROS—Spektrographen. Uber die Glasfaser wird das Licht zum eigentlichen Instrument weitergelei-
tet. Die Spaltoffnung der 100 ym—Faser mit der Mikrolinse iiberdeckt am Himmel 3.7".

Das Waltz—Teleskop ist mit einer Fernsehleiteinrichtung versehen, die es ermoglicht, auf einem Kon-
trollmonitor, dessen Gesichtsfeld eine Gro3e von 4° x 3° hat, Objekte bis zur 9. Gr68e zu erkennen.

Zweck dieser Kampagne war es weniger, eine lange Uberwachung einzelner Objekte durchzufiihren,
sondern einige neue Kandidaten unter den B-Uberriesen des Nordhimmels zu iiberpriifen, um damit
die Beobachtungen auf die nordliche Hemisphire auszudehnen. Die Vorbereitung der darauffolgen-
den Kampagne am Deutsch-Spanischen Astronomischen Zentrum auf dem Calar Alto (siehe 2.2.3),
Stidspanien, stand dabei also im Vordergrund. Trotz dieser Vorraussetzungen lieferte die Kampa-
gne an der Landessternwarte eine gute zeitliche Uberdeckung eines weiteren B-Uberriesen, nimlich
55 Cygni (B31a).

Erneut war dabei der an der Sternwarte entwickelte und gebaute Spektrograph HEROS im Einsatz.
Hauptobjekt der gesamten Kampagne war das Sternbild Cygnus, indem sich der Uberriese 55 Cygni
befindet. Uber einen Zeitraum von 76 Nichten wurden dabei insgesamt 27 Spektren dieses Sterns
aufgenommen. Diese Kampagne war nicht nur der Suche nach B—Uberriesen gewidmet, vielmehr
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Tabelle 2.2: Beobachtungen an B—Uberriesen am Waltz—72 cm-Teleskop der Landessternwarte im Zeitraum
von August '97 bis Februar ’98.

Objekt Spektren/Nachte

55 Cygni 27176
x Aurigae 4/21
9 Cephei 2/16

waren die wichtigsten Bestandteile des damaligen Beobachtungsprogramms die ebenfalls heiflen va-
riablen Sterne 8 Cephei, £ Persei, der Wolf—Rayet—Stern WR 133 und der Be-Stern 28 Cygni. Der
vom letztgenannten Objekt dabei gewonnene Datensatz ist mittlerweile im Rahmen einer Diplomar-
beit ausgewertet worden (Tubbesing 1998).

Die Tabelle 2.2 gibt einen Uberblick iiber die Beobachtungen, die im Zeitraum 1997/98 an der Lan-
dessternwarte an B-Uberriesen durchgefiihrt wurden, ein ausfiihrlicheres Beobachtungsprotokoll ist
im Anhang A.1 zu finden.

2.2.3 Calar Alto Juli-Oktober 1998

Diese durch Beobachtungen an der Landessternwarte Heidelberg (siehe 2.2.2) vorbereitete Beobach-
tungskampagne wurde in der Sommerperiode 1998, vom 30. Juli bis 6. Oktober, am 1.23 m—Teleskop
des Deutsch-Spanischen Astronomischen Zentrums (DSAZ) auf dem Calar Alto, Stidspanien, durch-
gefiihrt. In den insgesamt 61 Beobachtungsnidchten, vom 30.07. bis 9.08. und vom 17.08. bis 6.10.,
wurden die B-Uberriesen 55 Cygni, 9 Cephei und x Aurigae iiber den gesamten Zeitraum hinweg
spektroskopisch tiberwacht. Wiederum war dabei der fasergekoppelte Echelle-Spektrograph HEROS
im Einsatz.

Das 1.23 m-Teleskop am Calar Alto wird in englischer Montierung mit Cassegrain—Focus betrieben.
Der Primirspiegel hat einen Durchmesser von exakt 1.23 m und die Brennweite betrigt etwa 9.8 m.
Das Offnungsverhiltnis betrigt jedoch lediglich f/8, was zu erheblichen Problemen beim Betrieb mit
HEROS fiihrte.

Aufgrund dieses technischen Problems, das Offnungsverhiltnis der Mikrolinse und das des Teleskops
waren nicht identisch, war es bei dieser Kampagne nicht moglich, die verbesserte Konfiguration des
HEROS—Spektrographen wie sie in Abschnitt 2.2.1 beschrieben ist zu verwenden. So mufite auf die
Version der vorangegangenen Jahre zurtickgegriffen werden, die durch einen Faserbruch bedingt noch
mehr an Effizienz verlor, da nun eine dltere, deutlich ineffizientere Faser zum Einsatz kam. Dies fiihrte
dazu, daB} trotz der im Vergleich zum 72 cm—Waltz—Teleskop der Landessternwarte dreimal grof3eren
Spiegelflidche, die Belichtungszeiten am 1.23 m—Teleskop des DSAZ kaum geringer waren als bei der
Kampagne an der Landessternwarte.

In Tabelle 2.3 sind die Beobachtungen zusammengefaft, eine ausfiihrlicheres Beobachtungsprotokoll
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Tabelle 2.3: Die Beobachtungen am 1.23 m-Teleskop des Deutsch—Spanischen Astronomischen Zentrums von
Juli bis Oktober 1998.

Objekt Spektren/Nachte

55 Cygni 32/46
x Aurigae 31/48
9 Cephei 33/67

ist im Anhang A.2 zu finden. Dabei sei erwihnt, da die zeitliche Auflosung fiir jedes Objekt in
den ersten Beobachtungswochen bis Anfang September beinahe ein Spektrum pro Nacht betrigt.
Die Beobachtungsliicken entstanden erst mit den rapide schlechter werdenden Wetterbedingungen ab
September.

2.24 Musicos-Kampagne 1998

Ziel der sogenannten MUSICOS*—Kampagne war es, durch gleichzeitige Beobachtungen mit verschie-
denen Teleskopen auf der Nord- und Siidhalbkugel von bekannten variablen Sternen, eine 24 Stunden—
Uberwachung durchzufiihren. Damit sollte die Moglichkeit gegeben werden, die ausgewihlten Ob-
jekte auch auf Variationen im Sub—Tages—Bereich, auf Zeitskalen von wenigen Stunden, hin zu un-
tersuchen.

Die Heidelberger Hot Star Group beteiligte sich dabei zum einen mit dem HEROS—Spektrographen,
der diesmal am Dutch—90 cm-Teleskop der ESO auf La Silla eingesetzt wurde, und zum anderen
mit dem damals gerade neu am ESO—1.52 m-Teleskop installierten FEROS’—Spektrographen. Eine
ausfiihrliche technische Beschreibung von FEROS befindet sich in Kaufer et al. (1999).

Die Kampagne dauerte von 20.11. bis 13.12.1998, dabei waren jedoch nicht alle der nachfolgend
genannten Observatorien durchgiingig an der MUSICOS—Kampagne beteiligt:

e Beijing Astrophysical Observatory in Xinglong, China

Isaac Newton Telescope in La Palma, Spanien

Observatoire de Haute Provence bei Saint Michel, Frankreich

Observatoire du Puc du Midi in den Pyrenéden, Frankreich

Kitt Peak National Observatory in Arizona, USA

South African Astronomical Observatory, Siidafrika

*Multi-Site Continuous Spectroscopy
SFiber—fed Extended Range Optical Spectrograph
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e Anglo Australian Observatory am Mount Stromlo, Australien

e European Southern Observatory auf La Silla, Chile

Tabelle 2.4: Zusammenfassung der Beobachtungen am Dutch—92 cm-Teleskop der ESO im Rahmen der MU-
S1cO0S CAMPAIGN 1998.

Objekt Spektren/Néchte
¢ Ori 65/18
€ Ori 61/18
Kk Ori 60/18
x Aurigae 15/17

Das Dutch-Teleskop ist vom selben Design—Typ wie das ESO-50 cm-Teleskop, dem Dahl-Kirkham
mit Gabelmontierung. Der Primirspiegel hat dabei einen Durchmesser von 91 cm, das Offnungs-
verhiltnis betrdgt f/13.75, seine Brennweite ungefihr 12.5 m. Auch hier waren also die Vorausset-
zungen fiir den Einsatz von HEROS (f/15) sehr giinstig. Die Spaltoffnung der 100 pm—Faser mit der
Mikrolinse iiberdeckt am Himmel 4.1”.

Beobachtungsobjekte waren wihrend dieser Kampagne unter anderem die OB—Uberriesen ¢ Ori,
& Ori und e Ori. Fiir diese heiBeren Uberriesen werden Variationen auch auf Zeitskalen von wenigen
Stunden erwartet. Zusitzlich zu diesen wurde nur am Dutch—Teleskop noch x Aur spektroskopisch
tiberwacht. Tabelle 2.4 faflt die Beobachtungsergebnisse zusammen, ein ausfiihrliches Beobachtungs-
protokoll befindet sich im Anhang A.3.

2.3 Datenreduktion

Die Reduktion der gesammelten Daten lduft typischerweise halbautomatisch. Dies ist wegen der enor-
men Anzahl an Spektren, die wihrend einer Beobachtungskampagne iiber die oben angegebenen
Zeitraume anfallen, eine notwendige Erleichterung, wird aber nur durch eine ausreichende Stabi-
litdat des Spektrographen gewihrleistet. Denn hochauflésende Spektroskopie ist besonders empfind-
lich gegeniiber mechanischen Durchbiegungseffekten. Diese konnen im Falle von HEROS jedoch
ausgeschlossen werden.

Als Grundlage fiir die Datenreduktion simtlicher gesammelter Echellespektren wurde ein speziell an
den HEROS-Spektrographen angepal3tes Programmpaket verwendet. Dieses Programmpaket, welches
ausfiihrlich in Stahl et al. (1993) beschrieben wird, basiert auf dem MIDAS®-Bildverarbeitungssystem
der ESO.

Die Echellespektren der beiden Kanile, rot und blau, von HEROS werden vollkommen unabhédngig
voneinander und fiir jede zusammenhdngende Beobachtungsnacht getrennt reduziert. Bevor mit der

®Munich Image Data Analysis System
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eigentlichen Reduktion der Daten begonnen werden kann, wird mittels der iiber die gesamte Beob-

achtungsnacht verteilten Kalibrationsspektren {iberpriift, ob mogliche Verschiebungen der Echelle-
spektren in Dispersions- resp. Querdispersionsrichtung aufgetreten sind. Erst nachdem dies ausge-
schlossen werden kann, kann mit der Datenreduktion begonnen werden, deren wichtigsten Schritte

nachfolgend kurz beschrieben werden sollen:

(4)

(i4)

(id4)

(iv)

Mittelung der Thorium—Argon— und der Flatfield-Aufnahmen

Im Laufe einer einzelnen Beobachtungsnacht wird jede Objektaufnahme iiblicherweise zwi-
schen zwei Thorium—Argon—Aufnahmen zur Wellenldngenkalibration und mehreren Flatfield-
Aufnahmen eingebettet. Durch die Mittelwertbildung der beiden Vergleichslichtaufnahmen
wird fiir die Wellenldngenkalibration des Objektspektrums eine Korrektur erster Ordnung der
wihrend der Objektbelichtung aufgetretenen Verschiebungen in Dispersionsrichtung gewon-
nen.

Alle Flatfieldaufnahmen einer Nacht, als Mindestanzahl hat sich sechs als optimal herausge-
stellt, werden gemittelt, um vor allem im blauen Teil des Spektrums ein ausreichendes S/N zu
erhalten. Ansonsten wiirde bei der spiteren Flatfieldkorrektur der Rauschanteil in den Objekt-
spektren zusétzlich, jedoch vollig unnétig, erhdht werden.

Definition der Echelleordnungen

Anhand der zuvor gemittelten Flatfieldaufnahne wird die rdaumliche Lage und der Verlauf der
einzelnen Echelleordnungen bestimmt und durch ein mehrdimensionales Polynom dargestellt.

Bestimmung und Subtraktion des Streulichthintergrundes

Echellespektren haben einen Streulichtanteil von einigen Prozent, der sich jedoch zwischen den
einzelnen Echelleordnungen ausreichend gut bestimmen 146t. Mit Hilfe einer zweidimensiona-
len Spline—Funktion werden sowohl in den Flatfield— als auch in den Objektaufnahmen die
Zwischenordnungsminima angefittet, wodurch sich der rdumliche Verlauf des Streulichts auf
dem CCD’ modellieren liBt. Dieser wird anschlieBend von den jeweiligen Spektren abgezogen.
Durchgefiihrt wird diese Prozedur mit dem Programm von Verschueren & Hensberge (1990).

Extraktion der Echelle-Spektren

Léngs jeder definierten Ordnung wird nun pixelweise das Signal in Querdispersionsrichtung
iiber eine vorgegebene ,,Spalt“‘—Breite aufaddiert (extrahiert). Die Spaltbreite muf3 dabei so
gewihlt werden, daf} das Signal in Querdispersionsrichtung auch bei geringen Verschiebun-
gen der Ordnungen komplett erfalit wird, gleichzeitig aber kein Signal aus den benachbarten
Ordnungen mitintegriert wird.

Um dabei nichtsignifikante Werte, im allgemeinen die Cosmics zu eliminieren, wird aus dem
Signalverlauf in Dispersionsrichtung ein statistisches Modell fiir die jeweilige Umgebung er-
stellt. Werte gestorter Pixel werden dann durch die vom Modell vorhergesagten Werte ersetzt
(sogenannte optimal extraction). Dies geschieht mittels einer modifizierten Version des von
Horne (1986) entwickelten Algorithmus.

"Charge Coupled Device
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(vit)

(viii)

Das extrahierte Spektrum liegt dann in Form eines zweidimensionalen Bildes vor, bei dem jeder
Zeile genau einer Ordnung entspricht (sogenanntes ,,Pixel-Order—Frame®).

,Flatfielden der extrahierten Spektren

Durch Division der extrahierten Objektspektren mit den extrahierten Flatfieldspektren im Pixel—
Order—Frame werden nun nicht nur die Empfindlichkeitsvariationen von Pixel zu Pixel auf dem
CCD korrigiert, sondern auch der Empfindlichkeitsverlauf des Spektrographen aus dem Objekt-
spektrum entfernt. Dabei konnen die Pixel-zu-Pixel-Variationen nur noch statistisch korrigiert
werden, da bereits bei der Extraktion der Spektren {iber mehrere Pixel gemittelt wird. Diese
statistische Korrektur ist jedoch vollig ausreichend, da die Pixel-zu-Pixel-Variationen der ver-
wendeten CCDs gering sind.

Wellenlidngenkalibration

Fiir die Wellenlidngenkalibration werden aus dem extrahierten Thorium-Argon—Spektrum durch
eine halbautomatische Identifikation von etwa 1 000 Linien die Dispersionskoeffizienten mit-
tels eines Dispersionsmodells von Hensberge & Verschueren (1989) bestimmt. Da einer der
Modellparameter dabei die Ordnungsnummer ist, wird der Fit ,,global“ und ist somit fiir Ord-
nungen mit geringer Anzahl verfligbarer Kalibrationslinien stabiler.

,Rebinnen der extrahierten Spektren

Typisch fiir die Echellespektroskopie ist, dal der Zusammenhang zwischen Pixelnummer und
Wellenldnge stark nichtlinear und durch die zuvor bestimmten Dispersionskoeffizienten gege-
ben ist. Die einzelnen Ordnungen werden deshalb pixelweise kalibriert, interpoliert und dann
auf ein dquidistantes Gitter (im Fall von HEROS mit einer Schrittweite von 0.1 A) iibertragen.

Korrektur auf das heliozentrische Bezugssytem

Die Korrektur auf das heliozentrische Bezugsystem wurde in die Kalibration integriert, da mit
jedem ,.Rebinnen“ (also dem Interpolieren und anschlieBendem Ubertragen) Auflésung verlo-
ren geht. Hierdurch haben alle Spektren einer Zeitserie im heliozentrischen System die gleiche
Schrittweite. Achtet man zusitzlich darauf, daf3 die Startwellenlidnge eines Spektrums ein ganz-
zahliges Vielfaches der Schrittweite ist, konnen die Spektren einer Zeitserie direkt pixelweise
verglichen werden.

,»Mergen“ der einzelnen Ordnungen

Die einzelnen Ordnungen kénnen nun zu einem eindimensionalen Spektrum zusammengesetzt
werden. Dabei iiberlappen aufeinanderfolgende Ordnungen jeweils an den Enden und werden
gewichtet aufaddiert, was in einem Bereich des Echellegitters, in dem die Effizienz bereits stark
abgefallen ist, zu einer Erh6hung des S/N fiihrt.

Ublicherweise verbleiben aufgrund des nicht perfekten Flatfieldens auf dem Sternspektrum nie-
derfrequente Wellen (,,Ripples™), die jedoch mit einer maximalen Amplitude von etwa 1% re-
lativ zum mittleren umgebenden Kontinuum keiner weiteren Korrektur bediirfen, da die Breite
der Spektrallinien der Programmsterne deutlich kleiner ist als die Lingenskala der Ripples.
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(z) Normierung der Spektren auf das stellare Kontinuum

Die einzelnen Sternspektren werden nun auf einen Kontinuumswert von Eins normiert, indem
in etwa 30 definierten Kontinuumsfenstern der einzelnen Pixel-Order-Frames an deren Median-
Intensitét eine glatte Splinefunktion gefittet wird, durch welche die Spektren anschlieBend di-
vidiert werden.

Die erreichbare Genauigkeit der Wellenldnge liegt bei etwa 1 km/s. Die verbleibenden Unregelmafig-
keiten nach der Normierung betragen circa 1% des Kontinuums. Das S/N ist stark wellenlidngenab-
hiingig und wird fiir den Bereich von 5350 bis 5450 A angegeben. Ublicherweise werden hier Werte
von ungefihr 130 erreicht, im roten Spektralbereich sind sie entsprechend hoher. Als minimale An-
forderung wird ein S/N von 100 angesehen.

2.4 Datenarchivierung

Ein Teil der seit 1990 gesammelten Objektspektren von O—, B—und A—Uberriesen wurde bereits auf
CD-Rom als vollstiindig reduzierte, eindimensionale Spektren publiziert (Stahl et al. 1995).

Da die Anzahl der Objektspektren mit einigen tausend die Uberschaubarkeit seit langen iibersteigt,
wurden die Echellespektren mit einer Datenbank verwaltet. Die in Kaufer (1996) priasentierte Daten-
bank wurde iiberarbeitet und ist nun als Heidelberg Spectroscopic Database per Internet abrufbar. In
ihr sind im Gegensatz zur ersten Version der Echellespektren—Datenbank nicht nur die mit HEROS
und FLASH gewonnen, sondern auch die mit anderen Spektrographen, wie beispielsweise CASPECS,
erzielten Echellespektren erfaf3t. Abbildung 2.1 zeigt das vollstindige Ausgabeformular fiir den An-
fragebegrift ,,Ori*.

8Cassegrain Echelle Spectrograph



KAPITEL 2 BEOBACHTUNGEN

18

Headelberg Spectroscopic Database
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Programmsterne

3.1

Auswahl der Programmsterne

Nachdem von einem Teil der Programmsterne bereits vor Beginn dieser Arbeit ein sehr umfangrei-

cher Datensatz bei fritheren Beobachtungskampagnen (siche Abschnitt 2) gesammelt worden war, lag

das Hauptaugenmerk fiir die weiteren Beobachtungen auf der Ausdehnung des Samples auf die nord-

liche Hemisphire. Um eine Zeitserie mit ausreichender zeitlicher Uberdeckung zu erhalten, muBte

berticksichtigt werden, dal} die einzelnen Objekte wihrend der Kampagne am Calar Alto iiber einen

moglichst langen Zeitraum jeweils einmal pro Nacht beobachtet werden konnten.

Soweit moglich wurde dabei anhand der Literatur darauf geachtet, dafl es sich bei den Programmster-

nen nicht um Doppelsterne handelt. Deren Behandlung ist schwieriger, da aus der Variation einzelner

Linien noch die spektroskopisch sichtbare Bahnbewegung herausgefiltert werden muf. Fiir die Aus-

wahl der zusitzlichen Programmsterne wurden dabei die folgenden Kriterien beriicksichtigt:

(4)

Spektraltyp

Die bereits vorhandenen Daten, welche die frithen Spektraltypen von 09.5 bis B0.5 und den
Bereich B5 und B6 abdeckten, sollten wenn mdglich durch eine komplette Spektralsequenz
von B1 bis BS ergiinzt werden, um mogliche Abhédngigkeiten der Variabilitit von der Effektiv-
temperatur Ty zu erfassen.

Leuchtkraftklasse

Zahlreiche Voruntersuchungen mit den Teleskopen der Landessternwarte Heidelberg—Konig-
stuhl (Waltz—72 cm-Teleskop und 70 cm—Teleskop) haben gezeigt, daB signifikante Sternwind-
variationen fiir Uberriesen der Leuchtkraftklasse Ib und leuchtkriftiger, Leuchtkraftklassen Iab,
Ia und Iat, zu erwarten sind (Ging 1993). Daher wurde gezielt nach B—Uberriesen dieser
Leuchtkraftklassen gesucht, die in fast allen Fillen zumindest zeitweise auch Ha—Emission
zeigen. Dies garantiert, daf} die stellaren Objekte einen signifikanten Massenverlust durch den
Sternwind aufweisen.



20

KAPITEL 3 PROGRAMMSTERNE

(#31) Visuelle Helligkeit

Aufgrund der Spiegelfliche des 1.23 m—Teleskops am Calar Alto kamen nur die hellsten B—
Uberriesen des Nordhimmels fiir das Uberwachungsprogramm in Betracht. Mit der iiblichen
Konfiguration des Spektrographen, wie sie in Kaufer (1996) ausfiihrlich beschrieben ist, erhélt
man fiir ein Objekt 7. GroB3e am 72 cm—Waltz—Teleskops der Landessternwarte die minimale
Anforderung S/N = 100 in V mit einer Belichtungszeit von etwa zwei Stunden. Dies stellt
gleichzeitig die Grenzgrofe dar, da Belichtungszeiten von mehr als zwei Stunden wegen der zu
grof} werdenden Zahl von Cosmics auf dem Detektor nicht moglich sind. Aufgrund der dreimal
groBBeren Flidche des 1.23 m—Teleskops wire fiir die Beobachtungen am Calar Alto auch Sterne
der 8. Grofe in Frage gekommen. Technische Probleme erzwangen jedoch, den Spektrographen
in einer dlteren wesentlich ineffizienteren Konfiguration zu benutzen, welche die Grenzgrofie
deutlich herabsetzte, nimlich auf Sterne 6. Grofe.

Tabelle 3.1 zeigt die nach diesen Kriterien fiir die unterschiedlichen Langzeitiiberwachungsprogram-

me ausgewihlten Objekte mit ihrer HD—-Nummer, einem synonymen, teilweise bekannteren Namen,

den dquatorialen Koordinaten « und § zur Epoche 2000, der visuellen Helligkeit V' und dem Spek-
traltyp sp. Dabei wurde V' dem HipPARCOS'-Katalog, die iibrigen Daten der Simbad Database ent-
nommen.

Tabelle 3.1: Die Programmsterne, die im Rahmen dieser Arbeit in verschiedenen Langzeitiiberwachungspro-
grammen spektroskopiert wurden. V' ist dem HIPPARCOS—Katalog, die iibrigen Daten der Simbad Database

entnommen.

HD_NSbjgl;;onym sp  (2000) § (2000) 1%

37742 | ¢ Ori 09.5Ib 05" 40™ 4553 —01°56 30  1.90
37128 | € Ori BOIab 05" 36™ 1257 —01°12' 07" 1.72
38771 | k Ori BOlab 05" 47™ 4553 —09°40' 11" 2.06
64760 BO.5Ib 07h53™ 1852 —48°06 11" 4.20
52089 | ¢ CMa B2IIb 06" 58™ 3757 —28°58 20" 1.53
206165 | 9 Cep B2Ib 21" 37m 5552 +62°04' 55" 4.73
198478 | 55Cyg | B3lac  20M 48™ 5652 +46° 06 51" 4.86
79186 | GX Vel | B5Ia 09" 11m 0453 —44°52 04" 5.02
36371 | x Aur B5Iab 05" 32m 4356 432011 32" 4.75
58350 | pCMa | B5Iab 07h24™ 0585 —29°18 11”7 2.46
74371 B6lae 08" 41™ 5658 —45° 24 39" 5.24

Tabelle 3.2 zeigt die nach denselben Kriterien ausgewéhlten Objekte, die aber aufgrund der techni-

schen Probleme am 1.23 m—Teleskop am Calar Alto nicht in das Beobachtungsprogramm miteinbezo-

gen werden konnten, da sie die Grenzgrof3e tiberschritten. Das Herausnehmen des Datensatzes dieser

"High Precision Parallax Collecting Satellite
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Objekte ist besonders bedauerlich, da sie bis auf eine Ausnahme allesamt dem ohnehin am Nordhim-
mel diinn besiedelten Spektralbereich der B2/B3-Uberriesen angehoren, dem Bereich also, dem nach
den ersten Einschitzungen eine entscheidende Bedeutung bei der Charakterisierung der Windstruktur
der B—Uberriesen zuzurechnen ist (siehe Kapitel 1). Ebenfalls sind HD-Nummer, die dquatorialen
Koordinaten « und § zur Epoche 2000, die visuellen Helligkeiten V' und der Spektraltyp sp ange-
geben. Wiederum wurde V' dem HIPPARCOS—Katalog und die iibrigen Daten der Simbad Database
entnommen.

Tabelle 3.2: Die Sterne, die aufgrund technischer Probleme nicht wihrend der Calar-Alto-Kampagne spektro-
skopisch beobachtet werden konnten. V' ist dem HIPPARCOS—Katalog, die iibrigen Daten der Simbad Database
entnommen.

Objekt sp «(2000) § (2000) 1%4

HD 14143 | B2Ia 02h19m 1359 +57°10 107 6.65
HD 14818 | B2laec 02" 25™ 1559 +56°36 36"  6.21
HD 14134 | B31a 022 19m 0454 +57° 08 08" 6.55
HD 178129 | B31a 192 07™ 18%0 +03°26 35~ 7.41
HD 4841 B5Ia 00" 51™ 2557 +63° 46 52" 6.96

Ein weiterer Blick auf Tabelle 3.1 zeigt, dafl auch zwei Objekte im Rahmen der unterschiedlichen
Kampagnen spektroskopiert wurden, die nicht dem oben beschriebenen Kriterium Leuchtkraftklasse
entsprechen, ndmlich e CMa und 9 Cep mit Leuchtkraftklasse IIb resp. Ib. Mit diesen beiden Objek-
ten sollte nochmals tiberpriift werden, ob der von Géng (1993) gefundene Zusammenhang zwischen
Variabilitit und Leuchtkraftklasse gegeben ist.

3.2 Stellare Parameter der Programmsterne

Bei der Bestimmung der Sternparameter wurde im wesentlichen entsprechend Kaufer (1996) vorge-
gangen, um die Vergleichbarkeit der beiden Datensitze miteinander zu gewdihrleisten. Da das wichtig-
ste Anliegen dieser Arbeit die Untersuchung der Variabilitit in Abhéngigkeit von stellaren Parametern
wie z. B. Temperatur ist, sind nicht so sehr die absoluten Werte fiir die einzelnen Objekte, sondern
nur die relativen von Belang. Die einzelnen Methoden sollen hier nochmals kurz dargestellt werden.

e Temperaturindex W) (Mg4481)/W) (Hed4471)

Die Sequenz der Programmsterne im Spektraltyp, d. h. in der Effektivtemperatur, wurde durch
den temperaturempfindlichen Linienindex Mg 11\4481.3 zu He 1A\4471.7 verifiziert. Im Tempe-
raturbereich der frithen B—Sterne nimmt die Linienstirke des einfach ionisierten Magnesiums
Mg 11 A\4481.3 zu niedrigeren Temperaturen deutlich zu, wohingegen die Linie des neutralen
Heliums He A\4471.7 bis zu ihrem Maximum bei etwa B3 in der Stirke zunimmt, um dann
mit weiter sinkenden Effektivtemperaturen sehr stark abzunehmen. Die Aquivalentbreiten der
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beiden Linien wurden jeweils in den gemittelten Spektren aller vorhandenen Spektren der ein-
zelnen Programmsterne gemessen. Wie Tabelle 3.3 zu entnehmen ist, folgt der Linienindex den
aus der Literatur entnommenen Spektraltypen sp der Objekte.

Absolute Helligkeit My und bolometrische Helligkeit M,

Azzopardi (1981) leitete aus einer groen Stichprobe von frithen leuchtkriftigen Sternen in den
Magellanschen Wolken eine empirische Kalibration der absoluten visuellen Helligkeit My fiir
gegebenen Spektraltyp sp und bekannter Aquivalentbreite Wy der Hy—Linie ab. Trotz der Un-
terhidufigkeit in der Metallizitit der Magellanschen Wolken gegeniiber der Milchstraf3e, ergibt
diese Kalibration aufgrund der relativ genau bekannten Entfernung der Magellanschen Wolken
genauere absolute Helligkeiten als ,,direkte” Messungen in der Milchstral3e.

Die W) (Hy) der Programmsterne wurden aus den mittleren Spektren mittels Integration der
Hy-Linie in den Grenzen +20 A bestimmt. Dabei wurde wie in Schifer (1996) beschrieben
vorgegangen. Die 1o—Streuung der gemessenen W) (Hvy) liegt in der GréBenordnung von 5%,
was der erwarteten Melgenauigkeit fiir eine einzelne Linie entspricht. In den Diagrammen, die
der Kalibration von Azzopardi (1981) zugrunde liegen, 146t sich sogar eine Streuung von bis
zu 20% finden. Sie ist vermutlich der Variabilitit der leuchtkréftigsten Sterne zuzuschreiben.

Die bolometrische Korrektur B.C. wurde aus Schmidt—Kaler (1982) ennommen. Mit dieser
berechnet sich die absolute bolometrische Helligkeit M}, der Objekte dann wie folgt

My = My + B.C.

Effektivtemperatur Teg, Leuchtkraft log L/ L, und Radius R/ R,

Die Effektivtemperatur Teg 146t sich nach Schmidt-Kaler (1982) aus dem Spektraltyp sp be-
stimmen. Mit dieser ergibt sich die Leuchtkraft zu

log L/Lg = —0.4( My — 4.77)
und der Sternradius zu

log R/Rs = 0.51log L/ L — 2log Teg + 210g(5770).

Masse M /M, und Schwerebeschleunigung log g

Mit der so bestimmten Leuchtkraft und der Effektivtemperatur wurde aus den Entwicklungs-
rechnungen von Schaller et al. (1992) die ZAMS?-Masse M /M, der Objekte interpoliert.
Mit den in den Modellrechnungen angenommen Massenverlustraten, unterscheidet sich die
tatsdachliche Masse kaum von der ZAMS—Masse. In den Entwicklungsrechnungen wurde nim-
lich angenommen, daf} sich alle Programmsterne von der Hauptreihe weg zu kiihleren Tempe-
raturen hin entwickeln und sich nicht in einem “blue loop* befinden.

2Zero—Age-Main— Sequenz, Alter—Null-Hauptreihe
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Letztlich kann aus der Masse und dem Sternradius auch die Oberflichenschwerebeschleuni-
gung g zu

9 M/Mq
g=274-10"cms™? 2.
(R/Ro)?

bestimmt werden.

e Massenverlustrate M

Nach der Theorie fiir strahlungsgetriebene Winde hingt die Massenverlustrate M wie folgt von
den stellaren Parametern ab

a—1

M « Lo (My(1-T)) =, mit

0.l
 AweGM

Da die Masse jedoch der grofite Unsicherheitsfaktor ist wird eher der ,,modifizierten Windim-
puls* verwendet. Fiir diesen gilt der Zusammenhang

. a=1,1
Muso RS o L (M, (1—T)) % 72,

Da « fiir die heilen leuchtkriftigen Sterne Werte zwischen 0.55 und 0.65 annimmt, wird
MuvooR,*® beinahe unabhingig von der Masse des Sterns (Kudritzki et al. 1995).

Nach Lamers & Cassinelli (1999) gilt folgender Zusammenhang fiir galaktische Sterne
log(MvsoR,%%) = —1.37 + 2.07 log(L, /10%).

Durch einfaches Umformen erhilt man folgenden Ausdruck fiir die Massenverlustrate

. 612.07
wr = (Le/100)
'UooR* . 101.37

mit dem eine Abschitzung vorgenommen werden kann. Im Fall von ¢ Ori erhilt man damit fiir
log M einen Wert von —5.61 Mg /yr. Dieser stimmt mit dem von Lamers & Leitherer (1993)
aus L(Hea) abgeleiteten Wert von —5.60 £ 0.15 M, /yr hervorragend iiberein. Fiir € Ori liefert
obige Abschitzung —5.74 Mg, /yr wihrend Lamers & Leitherer den Wert —5.39+£0.16 Mg, /yr
ermittelten.

Tabelle 3.3 liefert eine Zusammenstellung der grundlegenden Sternparameter der Programmsterne
sowie der in dieser Arbeit im weiteren verwendeten abgeleiteten Groflen. In der Literatur finden
sich fiir die meisten der Objekte Angaben zu den einzelnen Groflen, die z. T. erheblich von den in
dieser Arbeit bestimmten abweichen. Da die Quellen z. T. nicht nachzuvollziehen sind, wie z.B. in
der Simbad Database, resp. die Streuung verschiedener Werte eines stellaren Parameters fiir dasselbe
Objekt sehr hoch ist, wurde versucht, fiir diese Arbeit aus den selbst beobachteten Mef3groflen wie
Linienstirken und Linienverhiltnissen einen homogenen Parametersatz festzulegen.
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Tabelle 3.3: Die stellaren Parameter der Programmsterne, die mit der Kalibration von Azzopardi (1981) aus
dem Spektraltyp und der Aquivalentbreite von Hy abgeleitet wurden. Die Hy Aquivalentbreite wurde im ge-
mittelten Spektrum bestimmt. Die Massen wurden aus den theoretischen Entwicklungswegen von Schaller et
al. (1992) bestimmt. Eine Diskussion der abgeleiteten Geschwindigkeiten und Perioden findet sich im Text.

Objekt %jﬁiﬁ:ii/ W?g?) My B.C. My Ll/oLg® ?I‘*(f; R/Ry M/M logg
o 095 012 165 —7.13 2.84 997 5.896 29300 32 56 3.176
cOri  [BO 0.14 156 —7.38 ~2.49 —9.87 5.856 26000 39 53 2.980
kOri  |BO 0.18 174 —7.07 -2.49 -9.56 5732 26000 34 41 2988
HD64760|B0.5  0.20 213 —6.28 —1.68 =7.96 5.092 23400 20 20 3.137
¢eCMa |B2 0.26 294 -559 -1.58 —7.17 4776 18500 22 15 2.929
9Cep  |B2 0.35 214 —626 —1.58 —7.94 5.084 18500 32 20 2.728
55Cyg  |B3 0.47 138 —7.79 —1.26 -9.05 5.528 16200 69 32  2.265
HD 79186 |B5 0.54 144 —7.85-0.95 -8.80 5.428 13600 87 28 2.006
yAur  |B5 0.55 1.64 —7.48 -0.95 -8.43 5280 13600 73 23 2.073
nCMa |B5 0.64 190 —7.00 -0.95 —7.95 5.088 13600 59 20 2.197
HD 74371|B6 0.71 194 —7.11 -0.88 —7.99 5.104 13000 65 20 2.113
. Ubreak B rot,break Vesc Voo vsini P, rot/ sini P, rad,fund  Usys log M
Objekt sl 1 VT kmss) (kes] [kevs] (] [d]  [knvs] [Mg/yr]
¢ Ori 577 280 0.80 653 1860 144 11 09 4335 561
¢ Ori 500 3.88  0.81 583 1897 88 22 12 4289 -5.74
% Ori 480 359 082 557 1518 84 20 12 4256 -5.87
HD64760| 437 232 092 569 1505 238 5 07 4222 -7.08
eCMa | 361 3.09 095 485 340% 45 25 20 4248
9 Cep 345 469 092 449 824 30 54 15 —137 -6.93
55Cyg | 297 1174 086 361 474 44 79 38 115 -5.94
HD79186| 248 17.77 0.87 305 451 72 61 71 4302 -6.18
x Aur 245 1507 0.89 308 464 67 55 48 58 -6.46
nCMa | 254 1174 092 330 422 54 55 51 +40.1 -6.77
HD74371| 242 1358 092 315 452 62 53 59 4317 -6.79

In Abbildung 3.1 sind die Programmsterne dieser Arbeit aufgrund der in diesem Kapitel abgeleiteten
stellaren Parameter in ein HR—Diagramm?® geplottet worden. Zum Vergleich dazu sind die Objekte,
die in den friiheren Arbeiten von Kaufer (1996) und Rivinius (1995) untersucht wurden, ebenfalls
dargestellt.

Fiir die Diskussion der spektroskopischen Zeitserienbeobachtungen sind Abschétzungen der fiir die
einzelnen Objekte relevanten Geschwindigkeiten und Zeitskalen von grofer Bedeutung. Die Ablei-
tung dieser Groflen erfolgte gemil folgender Zusammenhénge:

SHertzsprung—Russell-Diagramm
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Abbildung 3.1: Lage der Programmsterne dieser Arbeit und derjenigen aus den Arbeiten von Kaufer (1996)
und Rivinius (1995) im HR-Diagramm.

e Break—up-Geschwindigkeit vpreak

Die Break—up—Geschwindigkeit vpreak, d-h. die Rotationsgeschwindigkeit an der Sternober-
flache, bei der die Teilchen in Keplerbahnen iibergehen und der Stern rotationsinstabil wird,
stellt eine obere Grenze fiir die beobachtbare Rotationsverbreiterung der photosphirischen Li-
nienprofile dar. Mit

M/M;
R/Rg

Ubreak — 436.7 km/s

ergibt sich eine untere Grenze fiir die Rotationsperiode eines Sterns zu

R/Rg

Prot break = 50.61d ——————.
ot,break Vbreak [km/s]

o Entweichgeschwindigkeit vege

Aus vpreax leitet sich direkt die Entweichgeschwindigkeit vesc, die zum Verlassen des Gravita-
tionsfeldes des Sterns von der Sternoberfliche aus notwendig ist, ab zu vege = V20break-
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Abbildung 3.2: Ausgewihlte, hochaufge-
16ste UV-Spektren der Objekte ¢ Ori,
£ Ori, € Ori und HD 64760 aus dem
IUE-Archiv. Mittels dieser Spektren
wurden die Windendgeschwindigkeiten
Voo der Programmsterne bestimmt. Dabei
sind die Spektren nicht auf die jeweilige
Systemgeschwindigkeit wvsys Kkorrigiert.

1510 1520

1530

Wellenlaenge [A]

1540

1550

Die Resonanzlinien CI1vVA1548.2 wund
C1vA1550.8 sind durch die beiden
senkrechte Balken markiert.

Durch den netto radial nach auen gerichteten starken Strahlungsdruck bei heilen leuchtkrifti-
gen Sternen wird die Entweichgeschwindigkeit um einen Faktor /1 — I' herabgesetzt:

Fiir o, wurde dabei ein Wert von o, = 0.33 cm? g

Vesc = V1 =T \/ivbreak

mit

oo

= 4ncGM

! angenommen, der sich fiir solare Hiufig-

keit des Mediums und Kontinuumsopazitit durch reine Elektronenstreuung (Thomson—Streu-

ung) berechnet, was im Rahmen dieser Abschédtzung auch ausreichend erfiillt sein sollte. Dann

148t sich I" auch schreiben als

e Windendgeschwindigkeit v,

I'=2.54-10"

5 L/Le.
MM,

Die Windendgeschwindigkeiten vy, wurden aus den in Abbildungen 3.2 und 3.3 gezeigten
hochaufgelosten UV-Spektren des TUE*—Satelliten bestimmt. Fiir die friithen Spektraltypen

“International Ultraviolet Explorer
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Abbildung 3.3: Ausgewihlte, hochaufge-
loste UV-Spektren der Objekte ¢ CMa,
9 Cep, 55 Cyg, HD 79186, x Aur, n CMa
und HD 74371 aus dem IUE-Archiv. Aus
€CMA (B21b) diesen Spektren wurden, soweit moglich,

die Windendgeschwindigkeiten v, der
LA Programmsterne bestimmt. Dabei sind die
Spektren nicht auf die jeweilige System-
ok l . . . . . geschwindigkeit vsys korrigiert. Die Reso-
oo nanzlinien SiIvA1393.8 und Si1vA1403.8
1370 1380 1390 1400 10 sind durch die beiden senkrechten Balken

Wellenlaenge [A] markiert.

9 Cep (B2Ib)

BO resp. BO.5 ist vy, durch die blaue Absorptionskante der Resonanzlinien C1vA1548.2 und
C1vA1550.8 wohldefiniert und wurde als der Schnittpunkt zwischen der linear extrapolierten
Kante mit dem Kontinuum bestimmt. Fiir die Spektraltypen von B2 bis B6 wurde v, mittels der
Resonanzlinien Si1vA1393.8 und Si1vA1402.8 bestimmt. Im Fall von ¢ CMa war die Bestim-
mung durch die UV-Resonzlinien nicht mit einer befriedigenden Genauigkeit durchzufiihren,
da weder eine der oben erwéhnten noch eine der anderen UV-Linien eine ausreichende Sitti-
gung erfahren hatte. Der erhaltene Wert von lediglich 340 km/s ist nach der giingigen Wind-
theorie, nach der ve, unter anderem von g bestimmt wird, viel zu gering. Andererseits spielt
€ CMa im gesamten Paket der Beobachtungsobjekte nur eine untergeordnete Rolle, weil die-
ser Stern mit Leuchtkraftklasse IIb ohnehin kein Uberriese sondern ein ,,Heller Riese ist und
daher fiir diesen keine Varibalitit zu erwarten war und wie sich spiter noch zeigen wird auch
keine signifikante Variabilitiat beobachtet wurde.

In Tabelle 3.3 sind die gemessenen v, angegeben. Diese Geschwindigkeiten sind bereits auf
die Systemgeschwindigkeit vgys (s.u.) der Objekte korrigiert. Da die [IUE-Spektren durch den
groBen elliptischen Eintrittsspalt des Spektrographen von 10” x 20" eine Unsicherheit in der
Wellenlidngenkalibration beinhalten, wurden die in den IUE-Spektren gemessenen Geschwin-
digkeiten mit der interstellaren Mg 1A2852.1-UV-Linie an das interstellare Na I-Dublett in den
optischen, sehr prizise wellenldngenkalibrierten Spektren angeschlossen.
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Die erhaltenen Werte stimmen im Rahmen der MeB3genauigkeit sehr gut mit den aus der Lite-
ratur (siehe beispielsweise Prinja & Barlow 1990 und Howarth et al. 1997) bekannten iiberein.

Projizierte Rotationsgeschwindigkeit v sin ¢

Die projizierten Rotationsgeschwindigkeiten v sin¢ sind bei den vergleichsweise scharflinigen
Uberriesen mit variablen Linienprofilen schwer zu messen. Um dennoch eine Abschitzung
fiir die Grof3e zu erhalten, wurde eine von Reid et al. (1993) vorgestellte und fiir diesen Fall
geeignete Methode angewendet. Danach wird v sin¢ als die Breite der Pseudoemissionslinien
in den TVS? (siche Absschnitt 3.5.2) definiert. Die Idee dabei ist, daB Linienprofilvariationen
nur iiber den rotationsverbreiterten Bereich des Profils sichtbar werden konnen und diese Breite
somit aus dem variablen Bereich des Profils bestimmt werden kann. Aus Auflésungsgriinden
muf jedoch etwas weniger als die gesamte Breite genommen werden.

Fiir die Bestimmung von v sin¢ wurden ausschlieBlich starke, isolierte Absorptionslinien ver-
wendet, die Doppelgipfelemissionsprofile in den TVS mit steilen roten und blauen Flanken
zeigen. Die Mittelwerte der in den verschiedenen Zeitserien gemessenen Werte von v sin 4 sind
in Tabelle 3.3 angegeben. Die erreichte Genauigkeit in der Bestimmung von vsing ist laut
Reid et al. (1993) durch den Beitrag der projizierten, radialen Geschwindigkeitskomponenten
der photosphirischen Bewegungen zur Breite der Linien in den TVS gegeben. Wie in Kaufer
(1996) diskutiert, ist dieser Beitrag in der Gré8enordnung von 5 km/s und somit relativ klein
zu den Werten von v sin ¢.

Fiir die weitere Diskussion gibt v sins eine obere Grenze (im Gegensatz zu Vpreak, das eine
untere Grenze, Prog break, liefert) fiir die wahre Rotationsperiode der Objekte:

. R/Rg
P, =50.61d ———.
ot/ sint = 50.61d v sini [km/s]

Fundamentale radiale Pulsationsperiode Prad fund

Eine weitere wichtige intrinsische Zeitskala eines Sterns ist seine fundamentale radiale Pulsa-
tionsperiode. P4 fung Wurde nach Lovy et al. (1984) berechnet mit

3
Prag fund = @ %-
Die Modellrechnungen haben gezeigt, da} die Pulsationskonstante ) im Temperatur— und
Leuchtkraftbereich der OB—Uberriesen Werte zwischen log@ = —1.30, d.h. Q = 0.050d
und log Q = —1.43, d.h. Q = 0.037 d annimmt. Fiir die Uberriesen HD 74371 und p CMa
wurde log Q = —1.30, fiir HD 79186 log Q = —1.33 und fiir die restliche Programmsternen
log ) = —1.43 angenommen.

Wie aus Tabelle 3.3 zu entnehmen ist, liegen die fiir die untersuchten Programmsterne ab-
geleiteten Pulsationsperioden Praq funa deutlich unterhalb der unteren Grenze fiir die Rotati-
onsperioden Prot break der Objekte. Damit ergibt sich prinziepiell bei den BA—Uberriesen die

STemporal Variance Spectra
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Moglichkeit, zwischen Rotation und Pulsation als Ursache der stellaren Variabilitit zu entschei-
den. Diese Moglichkeit besteht bei den frithen OB—Sternen nicht mehr, da dann Rotations— und
Pulsationsperioden eng beieinander zu liegen kommen kdnnen.

e Systemgeschwindigkeit vsys

Eine Festlegung der Systemgeschwindigkeiten vgys der Programmsterne ist unverzichtbar fiir
eine Interpretation aller absolut zu bestimmenden Geschwindigkeiten. Zu diesem Zweck wur-
den die Radialgeschwindigkeiten ausgewihlter photosphirischer Linien aus der Linienliste von
Kurucz & Peytremann (1975) in allen verfiigbaren Spektren eines Objektes gemessen. Die mitt-
lere Radialgeschwindigkeit ist in Tabelle 3.3 in der Spalte vsys gegeben. Die gefundene Streu-
ung in den Radialgeschwindigkeiten von maximal 5 km/s liegt deutlich tiber der instrumentellen
MeBgenauigkeit. Da innerhalb der ausgewihlten Linien kaum Unterschiede in den absoluten
Geschwindigkeiten zu finden waren, ist die Streuung den intrinsischen Linienprofilvariationen
der Sterne zuzuschreiben, die in Kapitel 5 ausfiihrlich diskutiert werden.

Eine andere Moglichkeit fiir die Bestimmung der Systemgeschwindigkeit ist die Balmerse-
rie. Dabei nidhern sich die Radialgeschwindigkeiten der aufeinanderfolgenden Wasserstofflini-
en asymptotisch dieser an.

3.3 Der Bistability—Sprung

Ausgehend von detaillierten Modellberechnungen fiir den strahlungsgetriebenen Wind des LBV®—
Stern P Cygni (B1la™) fanden Pauldrach & Puls (1990), daB sehr kleine Anderungen in den stel-
laren Parametern zu drastischen Verdnderungen in der Windstruktur fiihren. Fiir P Cygni wurden
zwei unterschiedliche, aber stabile Losungen gefunden: einen optisch diinnen Wind mit hoher End-
geschwindigkeit v, und einen optisch dichteren Wind mit einer deutlich geringeren Endgeschwin-
digkeit. Sie zeigten dariiberhinaus, dal P Cygni zwischen diesen beiden stabilen Zustinden wechseln
konne und nannten den Wind ,,zweifach-stabil*“ (engl. “bi-stable”) und das Phidnomen ,Bistability*.
Bislang konnte jedoch kein weiterer Stern beobachtet werden, der zwischen beiden Ldsungen zu
wechseln vermag.

Bistability beschreibt mittlerweile nicht nur den Wechsel von einer Losung zur anderen, sondern
den abrupten Wechsel in den Windstrukturen innerhalb eines bestimmten Spektraltypen oder einer
Leuchtkraftklasse. Man spricht dann vom Bistability—Sprung.

Lamers et al. (1995) fanden diesen Bistability—Sprung bei der Analyse der IUE-Spektren von OB—
Uberriesen, fiir welche sie die Windendgeschwindigkeit v, sehr genau bestimmen konnten. Es zeig-
te sich, daB sich das Verhiltnis zwischen Windend- und Entweichgeschwindigkeit v, /Vesc €twa bei
Ter =~ 21000 K, also etwa beim Spektraltyp B1, abrupt &nderte und sprungartig auf den doppel-
ten Wert anstieg. Fiir Uberriesen mit log Tesr > 4.35 betrigt der Wert voo /Vese = 2.6, fiir die mit
log Terr < 4.30 wurde voo/vese = 1.3 ermittelt. Abbildung 3.4 gibt diese Ergebnisse wieder. Da-
bei entsprechen die gefiillten Punkte den Ergebnissen dieser Arbeit wihrend die ungefiillten Punkte

®Luminous Blue Variable
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Abbildung 3.4: Der Bistability—Sprung. Die gefiillten Punkte geben die Ergebnisse dieser Arbeit wieder, die
ungefiillten Punkte sind der Arbeit von Lamers et al. (1995) entnommen. Die Linien entsprechen den Durch-
schnittswerten fiir vo, /Vese VOr und nach dem Sprung, der ungefihr bei Ter = 21 000K (B1) stattfindet. Hierbei
entsprechen die durchgezogenen Linien den Werten aus dieser Arbeit (1.44 und 2.84), wihrend die gestrichelte
Linie die von Lamers et al. (1.3 und 2.6) reprisentieren.

die von Lamers et al. (1995) wiederspiegeln. Fiir die vergleichsweise wenigen Objekte dieser Arbeit
ergaben sich fiir vy, /vesc die Werte 1.44 vor und 2.84 nach dem Sprung, was sich mit dem obigen
Ergebnis sehr gut vertragt.

Fiir das Verhiltnis von v, /vese Wurde folgender Zusammenhang ermittelt

Voo «a

x .
Vesc 11—«

Dabei ist o ein sogenannter “Force Multiplier”, dessen Werte empirisch bestimmt wurden und die,
wie in Tabelle 3.4 dargestellt, von der Effektivtemperatur T abhéingen.

Es zeigte sich weiter, dafl die Winde der Objekte auf der kiihleren Seite des Sprungs niedriger ionisiert
sind. So findet man in den IUE-Spektren der Objekte auf der heileren Seite stark ausgeprigte CIv—
Linien und nur sehr schwache CIi-Linien, auf der kiihleren Seite hingegen beobachtet man kaum
C1iv—Linien aber sehr starke CII-Linien.
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Tabelle 3.4: Die Werte fiir o in Abhéngigkeit von der Effektivtemperatur Teg.

Tegr [103 K] 6 8 10 15 20 30

o 0465 0.542 0.538 0.511 0.506 0.609

Eine Vorhersage der Modellberechnungen von Pauldrach & Puls (1990) konnte bislang jedoch noch
nicht verifiziert werden: DaB nimlich die Massenverlustrate M und die Windendgeschwindigkeit
Voo antikorreliert sind und zwar derart, daB das Produkt Muvs, auf beiden Seiten des Sprungs un-
gefihr konstant ist. Dies wiirde implizieren, daB beinahe derselbe Anteil an Strahlungsimpuls L/c
in den Windimpuls Mug iibertragen wird und die Objekte auf der kiihleren Seite des Sprungs eine
héhere Massenverlusterate M haben. Tatsichlich erkennt man in Tabelle 3.3, daB die Objekte auf
der kiihleren Seite des Bistability—Sprungs mit Ausnahme von 9 Cep, der aber fiir die Analysen der
Windstruktur wegen seiner geringeren Leuchtkraft ohnehin nur eine untergeordnete Rolle spielt, dhn-
liche Massenverlustraten und Windendgeschwindigkeiten haben, M also annihernd konstant ist.
Auf der heileren Seite gilt dies fiir die drei Orion—Sterne. Dennoch zeigen die heifleren Sterne die
geringeren Massenverlustraten. Jedoch ist die Bestimmung der Massenverlustrate in dieser Arbeit
lediglich eine grobe Abschitzung. Auch die allgemeinen Methode zur Bestimmung von M liefern
Ergebnisse mit einem Fehler vom Faktor Zwei. Daher kann hier sicherlich abschlieBend noch keine
Aussage gemacht werden.

3.4 Gemittelte Spektren

3.4.1 Berechnung der gemittelten Spektren

Die wihrend der in Kapitel 2 aufgelisteten Kampagnen gewonnenen Datensétze der Programmsterne
bestehen typischerweise aus mehreren dutzend Spektren, die jeweils ein S/N von ungefihr 100 auf-
weisen. Sieht man von den spektroskopischen Variationen innerhalb der Zeitserien einmal ab, kann
man aus diesen Zeitserien ein mittleres Spektrum mit sehr hohem S/N, im roten Kanal werden da-
bei Werte bis zu 1000 erreicht, ermittelt werden. Zur Bildung des gemittelten Spektrums werden
zunichst in jedem einzelnen Spektrum der Zeitserie in einem linienfreien Kontinuumsbereich, et-
wa bei 5350 — 5440 A, das S/N gemessen. AnschlieBend werden die einzelnen Spektren mit dem
jeweiligen S/N als Gewichtungsfaktor aufaddiert.

3.4.2 Balmerserie

Durch die Erweiterung des Heidelberger Echelle—Spektrographen FLASH zu HEROS wurde 1995 erst-
mals der Wellenlingenbereich von 3 500 — 4000 A und damit vor allem die vollstindige Balmerserie
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fiir die Untersuchungen zugénglich. Jedoch konnte dieser Spektralbereich aufgrund der geringen,
stark abfallenden Quanteneffizienz des blauen CCD-Detektors nur in den gemittelten Spektren un-
tersucht werden. Tabelle 3.5 gibt fiir alle Programmsterne die héchste noch im gemittelten Spektrum
beobachtbare Balmerlinie Hm .5 an, wobei m die Quantenzahl des oberen Niveaus des Balmeriiber-
gangs 2 — m ist.

Die hochste sichtbare Balmerlinie ist ein Ma@ fiir die Breite der Balmerlinien, da bei zunehmender
Quantenzahl m die Linien immer dichter im Spektrum zu liegen kommen und entsprechend ihrer
Breite miteinander iiberlappen, um dann bei mmax in den Balmersprung iiberzugehen. Die Verbrei-
terung der Balmerlinien ist durch den linearen Starkeffekt bestimmt und daher abhéngig vom Ionen—
und Elektronendruck in der Atmosphire, der wiederum direkt mit der Schwerebeschleunigung g zu-
sammenhingt. In Tabelle 3.5 ist daher zusammen mit der hdchsten beobachtbaren Balmerlinie der fiir
Tabelle 3.3 abgeleitete Wert der Schwerebeschleunigung log g angegeben. Ein Vergleich der beiden
GroBen bestitigt die erwartete Korrelation.

Weiter bietet gerade die Balmerserie, die von der windempfindlichen Ha—Linie zu den hoheren Seri-
enmitgliedern hin eine Sequenz in der Entstehungstiefe bildet, die Moglichkeit, den Ubergangsbereich
Hiille — Photosphire abzutasten. Dazu wurden in Abb. 3.5 beginnend bei Hy die Radialgeschwin-
digkeiten der Linienkerne aller bis zum Balmersprung sichtbaren Balmerlinien des Programmsterns
1 CMa durch eine Zentrierung von Gaull—Profilen gemessen und iiber der Quantenzahl m des oberen
Niveaus aufgetragen. Ho und Hp sind derart stark vom Sternwind und dessen Variabilitit beeinflufit,
daf sie aufler acht gelassen werden muf3ten.

Der Verlauf der Radialgeschwindigkeit mit der Quantenzahl m, d.h. der Entstehungstiefe, zeigt eine

Tabelle 3.5: Die hochste beobachtete Balmerlinie Hmpmax in den gemittelten Spektren. Bei HD 64760 ergab
sich das zusitzliche Problem, dafl durch die enorme Rotationsgeschwindigkeit vyo¢ dieses Programmsterns
das Profil der einzelnen Spektrallinien derart stark rotationsverbreitert werden, dafl die sehr kleinen hohen
Balmerlinien nicht mehr vom Kontinuum unterschieden werden kénnen.

Objekt sp logg Hmmax

¢ Ori 09.5 3.176 H20
€ Ori BO 2980 H21
K Ori BO 2988 H21

HD 64760 BO0.5 3.137 HI1T*
e CMa B2 2929 H21
9 Cep B2 2.727 H21
55 Cyg B3 2.265 H25
HD 79186 BS 2.006 H26
x Aur BS5 2.073 H25
n CMa B5 2.197 H27
HD 74371 B6 2.113 H26
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sogenannte ,,Progression’, wie sie fiir ein radial beschleunigtes Geschwindigkeitsfeld erwartet wiirde.
Mit den hochsten beobachtbaren Serienmitgliedern gehen die gemessenen Radialgeschwindigkeiten
in die aus den schwichsten Metallinienspektrum abgeleitete Systemgeschwindigkeit iiber. Die Ge-
schwindigkeitszunahme ist mit etwa 4 km/s von H25 bis H+y gering und 146t daher vermuten, dafl mit
dieser Balmerprogression die gerade einsetzende radiale Beschleunigung des Sternwindes beobachtet
wird.

Desweiteren bietet die Messung der Balmerprogression eine interessante Moglichkeit zur Abschiit-
zung der Massenverlustrate M des Sterns. Denn fiir den sphérisch—symmetrischen Massenverlust M
eines Sterns gilt die Kontinuititsgleichung

M = 4z r?o(r) p(r).

Da der einsetzende Massenverlust von  CMa durch die Balmerprogression im wesentlichen noch in
der Photosphire gemessen wird, kann mit den Werten aus Tabelle 3.3 fiir r = R, =~ 59 R gesetzt
werden. Fiir die FluBgeschwindigkeit durch den Radius r werden direkt die gemessenen 4 km/s ge-
setzt. Mit der in Kaufer (1996) beschriebenen Methode wire es nun prinzipiell moglich aus einem
Modellspektrum einen Wert fiir die mittlere Entstehungstiefe des Linienkerns der Hvy-Linie log(7))
abzuleiten und damit mittels der zugrundeliegenden Kurucz—Modellatmosphire einen Wert fiir die
Dichte p abzuschitzten.

Damit hitten man alle Parameter, die man fiir die Berechnung der Massenverlustrate fiir » CMa
bendtigt, beisammen und konnte dafiir eine Abschétzung vornehmen. Problematisch in einer solchen
Abschitzung ist vor allem die nur sehr ungenau festzulegende Entstehungstiefe einer Linie und die
Verwendung eines statischen Atmosphirenmodells zur Abschédtzung der Dichte einer expandierenden
Schichtung (siehe Kaufer 1996).

Die Messung der Balmerprogression war desweitern nur noch fiir die Programmsterne HD 79186,
siche Abbildung 3.6, und HD 74371, siche Abbildung 3.7 befriedigend moglich. Die Messung fiir die
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restlichen Objekte gestaltete sich als duBerst schwierig, da selbst die gemittelten Spektren nur von
sehr ungeniigender Qualitéit im blauen Spektralbereich sind. Dies ist besonders bei den am Calar Alto
gewonnen Spektren der Fall (siche Abschnitt 2.2.3). Desweitern hat wohl die Mittelwertbildung der
variablen Spektren einen Einflu auf die Messung der Balmerprogression, indem sie den zu messen-
den Effekt ,,verschmiert*. Dies konnte bedeuten, dall die Balmerprogression moglicherweise selbst
variabel ist.

Dennoch ist zu erkennen, daf} die Messung der Balmerprogression in Verbindung mit geeigneten Mo-
dellatmosphiiren eine interessante Methode zur Bestimmung des Massenverlustes der B-Uberriesen
darstellt.

3.5 Analyse der Zeitserien

In diesem Kapitel sollen nun kurz die Verfahren und Methoden, die bei der Analyse der Zeitserien
aller Programmsterne angewandt wurden, vorgestellt werden. Da dies bereits ausfiihrlich in Kaufer
(1996) getan wurde, soll auch hier nur ein kurzer Uberblick iiber das technische Handwerkszeug
gegeben werden.

3.5.1 Dynamische Spektren

Die sogenannten dynamischen Spektren sind fiir die Untersuchung der zeitlichen Variabilitit des
Sternspektrums eine geeignete Form der Darstellung. In ihnen wird die spektrale Information in
Abhingigkeit von der dynamischen physikalischen GréBe gegen die Zeit aufgetragen. Als spek-
trale Information wird entweder ein bestimmter Radialgeschwindigkeits- oder ein bestimmter Wel-
lenldngenbereich um eine spezielle Spektrallinien gewéhlt.
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Abbildung 3.8 zeigt ein Beispiel fiir die in dieser Arbeit verwendeten dynamischen Spektren. Darge-
stellt ist der Bereich um die Ha—Linie des BO.5—Uberriesen HD 64760 im Geschwindigkeitsbereich
von 4600 km/s um die Laborwellenlinge der Ha—Linie (A = 6 582.817 A). Die Laborwellenlinge
wurde Moore (1945)” entnommen. Dem dynamischen Spektrum liegt der Datensatz des Jahres 1996
zugrunde. Die Geschwindigkeit ist auf der Abszisse, das ,,modifizierte Julianische Datum‘, MJD,
zur halben Belichtungszeit der Aufnahme auf der Ordinate aufgetragen. Bei gegebenem Julianische,
Datum, JD, gilt folgender Zusammenhang

MJD = JD — 2400000.5.

Die Zeitpunkte der einzelnen Aufnahme der Zeitserie sind auf der rechten Seite durch kleine hori-
zontale Striche markiert. Die Liicke im dynamischen Spektrum bei MJD = 50180 kommt dadurch
zustande, dal} in der Zeitserie eine Liicke von mehr als drei Zeitschritten existiert, die beispielsweise
durch witterungsbedingte Beobachtungsausfille zustande gekommen ist. In einer solchen Liicke wird
zwischen den Zeitschritten nicht mehr durch eine Splinefunktion interpoliert, und das dynamische
Spektrum bleibt an dieser Stelle schwarz.

Die unterschiedlichen Intensititen werden farbkodiert angegeben. Diese Kodierung wird durch das
zeitlich gemittelte Spektrum festgelegt und kann aus dem Diagramm iiber dem dynamischen Spek-
trum direkt abgelesen werden. Die kleinen waagrechten Striche auf der rechten Seite markieren den
Zeitpunkt der Aufnahme.

Es bleibt zu bemerken, dafl die dynamischen Spektren ausschlieBlich der Visualisierung der Zeitse-
rie dienen und anhand dieser lediglich eine qualitative Analyse der Zeitserie moglich ist. Wegen
der vorgenommenen Interpolationen zwischen den einzelnen Zeitschritten sollten sie fiir numerische
Analysen nicht herangezogen werden.

"auch als MOORESCHE TAFELN bekannt.
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3.5.2 Temporal Variance Spectra

Die Temporal Variance Spectra, TVS, beschreiben die Amplituden der Variabilitit. Sie dienen dazu,
statistisch signifikante Linienprofilvariationen in einer gegebenen Zeitserie zu detektieren. Dieses
Verfahren wurde erstmals von Fullerton (1990) vorgestellt und fiir Datensitze wie sie in dieser Arbeit
analysiert werden von Kaufer (1996¢) angepal3t.

Dabei wird bei dieser Methode ein aus der statistischen Testtheorie bekanntes Verfahren angewandt.
Unter der Nullhypothese, daf3 die Linienprofile nicht variabel sind, werden die in den einzelnen Lini-
enprofilen beobachteten Variationen mit denen des umgebenden Kontinuums verglichen.

Das Verhalten der berechneten TVS kann dabei durch eine spezielle statistische Verteilung beschrie-
ben werden. Zu jedem TVS ldBt sich damit ein Signifikanzlevel festlegen, wonach die Linienpro-
filvariationen bei Uberschreiten als wahrscheinlich einzustufen sind, die Nullhypothese der Nicht-
Variabilitit verworfen werden kann.

Die TVS bietet also eine einfache Moglichkeit vorab festzustellen, ob eine signifikante, vom Rau-
schen einer Zeitserie deutlich trennbare, Variabilitit in den Linienprofilen vorliegt.

3.5.3 Periodenanalyse

In diesem Abschnitt wird, da die speziellen Probleme der Zeitserienanalyse aus der Literatur bekannt
sind, nochmals das in dieser Arbeit angewandte Verfahren der Periodenanalyse, das ,,Cleaning”, kurz
vorgestellt werden.
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Zur Detektion moglicher periodischer, sinusf6rmiger Signale in den vorhandenen Datensitzen ist
die Berechnung des dazugehorigen Powerspektrums unerlidflich. Dies geschieht auf der Basis einer
klassischen Fourieranalyse, die dazu jedoch modifiziert werden muf.

Die klassische Methode versagt hier, da es sich bei astronomischen Zeitreihen von Spektern im allge-
meinen um nicht dquidistante Datensitze handelt. Das diskrete Powerspektrum wird deswegen durch
eine Fouriertransformation nach Deeming (1975) berechnet. Fiir die dazugehorige Teststatistik, den
im Powerspektrum gefundenen Frequenzen, lassen sich jedoch keinerlei statistische Eigenschaften,
wie Signifikanzlevel, ableiten.

Um dennoch festzustellen, mit welcher Wahrscheinlichkeit die detektierten Frequenzen im Datensatz
enthalten sind, werden zusitzlich zu den Powerspektren noch Periodogramme nach Scargle (1982)
verwendet. Mit der dazugehorigen Lomb—Scargle—Statistik (Lomb 1976, Scargle 1982) ist man nun
in der Lage, Signifikanzlevel fiir die gefundenen Frequenzen anzugeben. Die im Periodogramm als
signifikant gemessenen Frequenzen werden im Powerspektrum gemessen, weil die erreichbare Ge-
nauigkeit dort hoher ist.

Fiir iterative Detektion der einzelnen aus der Zeitserie bestimmten Frequenzen hat sich die Clean—
Methode (Roberts et al. 1987) durchgesetzt. Der Clean—Algorithmus ist nach folgendem Muster auf-
gebaut:

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

(a) Berechnung des Powerspektrums.

(b) Berechnung des Periodogramms und Vergleich mit dem Signifikanzlevel. Liegt keine Li-
nie liber dem Signifikanzlevel = 4.

(c) Die Frequenz der stidrksten signifikanten Linie im Periodogramm wird im Powerspektrum
bestimmit.

(d) Anpassung einer Sinus—Kosinus—Funktion mit der gefundenen Frequenz an die Zeitserie
= genaue Frequenz, Amplitude und Phase.

(e) Berechnung der Residuen von Zeitserie und angepasster Sinus—Kosinus—Funktion (,,Clea-
ning™).
(f) Berechnung des Powerspektrums der Residuen.

(g) Nichste Iteration: ¢ =1 + 1
4. Keine signifikanten Frequenzen/Perioden mehr = Ende.
Berechnet man das Powerspektrum resp. das Periodogramm, indem man die Intensititen aller MeB3-

punkte des Datensatzes auf Eins setzt, so erhédlt man die sogenannte Fensterfunktion, die somit alle
Frequenzen enthilt, die auf Grund des zeitlichen ,,Samplings der Daten auftreten. Jedes periodische
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Signal erscheint daher im Powerspektrum als mit der Fensterfunktion gefaltete Linie. Beim Clea-
ning verschwinden mit der ,,gecleanten” Frequenz daher auch alle ,,Alias“—Frequenzen, die aufgrund
dieser Faltung im Powerspektrum vorhanden sind.

3.6 Spektroskopische Variationen

Fiir die spektroskopische Variation gibt es im wesentlichen zwei Arten von Variationen, die LPV®
und die V// R—Variationen. LPV liegen vor, wenn sich innerhalb einer Zeitserie, die Form der Linien
signifikant verindert. Die dabei auftretenden Anderungen kénnen derart sein, daB sich das Linien-
zentrum verschiebt und die Fliigel abwechselnd auf der kurzwelligen, blauen, und der langweiligen,
roten, Seite steiler resp. flacher werden.

Die V/R-Variationen konnen in Linien mit Doppelgipfelemission auftreten. Dabei dndert sich das
Verhiltnis der Intensititen der Emissionspeaks auf der kurzwelligen, blau—violetten Seite (V) und auf
der langwelligen, roten Seite (R). Die V// R—Variationen sind natiirlich auch LPV.

$Linienprofilvariation



Kapitel 4

Windvariabilitat

Die in diesem Kapitel beginnende Datenanalyse wird in mehreren Schritten erfolgen. Dazu wer-
den die Programmsterne in verschiedene Gruppen eingeteilt. Zunédchst wird der ,Jeuchtschwache*
Uberriese ¢ CMa (B2IIb) analysiert. Von diesem Programmstern erwartet man nach Ging (1993)
aufgrund seiner geringeren Leuchtkraft keine signifikante Variabilitit. Diese Analyse dient also der
Uberpriifung des gefundenen Zusammenhangs zwischen Variabilitit und Leuchtkraft.

In einer weiteren Gruppe werden die drei Orion—Sterne, ¢ Ori, £ Ori und € Ori, analysiert werden.
Diese drei Objekte sind dhnlicher Leuchtkraft und dhnlichen Spektraltyps und liegen allesamt auf der
heiflen Seite des Bistability—Sprungs (siehe 3.3).

Eine weitere Gruppe bilden die Programmsterne diesseits des Sprungs, namlich 9 Cep, 55 Cyg, x Aur,
HD 79186, n CMa und HD 74371. Alle diese Objekte zeigen qualitativ dhnliche Charakeristika in
ihren Spektren und in der Variation.

Dem ,;most favourite* B—Uberiesen HD 64760 (Fullerton 1998) wird spezielles Augenmerk geschenkt
werden. Er wurde bereits eingehend im UV—Bereich anlaysiert . Im Hinblick auf die in diesem Spek-
tralbereich gewonnenen Ergebnisse (Fullerton et al. 1997) soll HD 64760 iiberpriift werden. Die Son-
derrolle dieses Uberriesen wird auch durch seine fiir B-Uberriesen extrem hohe Rotationsgeschwin-
digkeit von v sins = 238 km/s deutlich.

Der optische Wellenlidngenbereich ist einer der wichtigsten Spektralbereiche, um in den inneren Be-
reichen des Windes nach Variabilitdt zu suchen. Die windsensitiven Linien entstehen meist durch
Rekombinantionsprozesse und daher in relativ dichten, also sternnahen Gebieten. Als empfindlich-
ste Spektrallinie zur Detektion von Windvariabilititen resp. von zirkumstellaren Material wird bei
B—Uberriesen die Ho—Linie angesehen, deren Laborwellenliinge im roten Spektralbereich und damit
im roten Kanal des HEROS—Spektrographen bei A = 6562.817 A liegt. Das Ha-emittierende Gebiet
der Sternhiille liegt zwischen einem und fiinf Sonnenradien. Die breiten Absorptionstroge im UV—
Bereich, aus denen v, bestimmt werden kann (siche Abschnitt 3.2), werden hingegen bei deutlich
geringeren Dichten gebildet, in Bereichen, die bis zu zehn Sternradien um den Stern liegen konnen.
Die photosphirischen Linien, die im nachfolgenden Kapitel eingehend analysiert werden, entstehen
zum Teil tief in der Sternatmosphire. Die Ha—Linie bietet also die beste Moglichkeit, den Ubergang
Photosphére—Sternwind zu untersuchen, da sie einen Blick bis an die Basis des Windes erlaubt.
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Fiir den Fall eines stationdren, sphirisch—symmetrischen Massenverlustes mit einer durch den strah-
lungsdruckgetriebenen Sternwind nach auBen beschleunigten Expansion erwartet man bei B—Uber-
riesen in Ha ein P Cygni—Linienprofil mit einer fast unverschobenen Hiillenemission und einer blau-
verschobenen Absorption. Das Profil einer zirkumstellaren Linie wie Ha kann also Aufschluf3 iiber
die Struktur der Hiille eines Sterns geben. Bereits Rosendahl (1973) hat erkannt, daf3 bei B—Uberrie-
sen das Ha—Profil Variationen unterliegt, die Abweichungen von der Stationaritit und Symmetrie der
Hiille vermuten lassen.

4.1 Der ,schwache* Riese: € CMa

Zunichst wird der ,,schwache B—Uberriese” ¢ CMa (B2IIb) einer spektroskopischen Analyse unterzo-
gen. Wie bereist erwidhnt werden fiir diesen Programmstern aufgrund seiner geringeren Leuchtkraft,
My, = —7.19 mag, keine signifikanten Variationen mehr erwartet. Auch ist fiir ihn die Bezeichnung
,.Uberriese* nicht angebracht, vielmehr handelt es sich nach der Klassifikation von W. W. Morgan um
einen ,,Hellen Riesen®.

4.1.1 Dynamisches Spektren der Ho-Linie
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ﬁ trum von € Canis Majoris (B2IIb)
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Abbildung 4.1 zeigt das dynamische Spektrum der Ha—Linie fiir € Canis Majoris fiir das Jahr 1996. Es
wurde der Geschwindigkeitsbereich von 600 km/s um die Ruhewellenlinge der Ho—Linie gewéhlt,
da in diesem Intervall alle Variationen der Objekte erfallit werden. Dennoch liegen die gewihlten
Grenzen noch innerhalb der sehr breiten Absorptionsfliigel. Die beobachteten Schwankungen liegen
innerhalb von 2%. Diese sind so gering, dafl sie vom normalen durch das Rauschen verursachten
Variationen innerhalb einer Zeitserie von HEROS—Spektren kaum mehr unterschieden werden kénnen.
Die einzigen signifikanten Variationen werden in den tellurischen Linien detektiert. Diese rithren vom
Wasserdampf der Erdatmosphére her und unterliegen den ,,normalen klimatischen Stdrungen in der
Erdatmosphire.

Bemerkenswert an der Zeitserie der Ha—Linie ist auch, daf keinerlei Emissionen beobachtet werden,
es liegt reine Absorption vor. Dies ist ein Indiz dafiir, daB3 kein wesentlicher Massenverlust vorliegt,
der Sternwind also duflert schwach ist. Das Profil der Ha—Linie dhnelt stark dem eines gewdhnlichen
B-Hauptreihensterns.

4.1.2 Amplituden der Ho-Variabilitit

Die TVS—Analyse des Spektralbereiches um die Ha—Linie zeigt in Abbildung 4.2, daB3, wie bereits
erwahnt, lediglich die tellurischen Wasserdampflinien eine signifikante spektrale Variation zeigen.
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Es wurde derselbe Spektralbereich um Ha gewdhlt wie in Abbildung 4.1. Die gestrichelte Linie
beschreibt die Systemgeschwindigkeit vgys, die waagrechte Linie das 95%-Signifikanzniveau. Wird
dieses tliberschritten, so wird die Nullhypothese der Nichtvariabilitit verworfen. Deutlich zu erken-
nen ist, daB lediglich die Wasserdampflinien das Signifikanzlevel iiberschreiten, also nur fiir sie die
Nullhypothese verworfen werden kann. Der Verlauf des eigentlichen Sternspektums im Bereich um
Ha innerhalb der Zeitserie ist jedoch gemif3 der Nullhypothese nicht variabel. Dieses Ergebnis war
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erwartet worden und stiitzt die fritheren Ergebnisse von Géng (1993), daf} signifikante Variationen
erst ab der Leuchtkraftklasse I zu beobachten sind.

4.1.3 Zeitskalen der Ho-Variabilitéit

Auf die tiefergehende Analyse der windsensitivsten Spektralinie Ho kann nach den Ergebnissen des
vorangegangenen Abschnitts verzichtet werden.

4.2 Der ,,Aulenseiter: HD 64760

Dieser Programmstern war bereits 1995 eines der Hauptbeobachtungsobjekte wihrend der sogenann-
ten IUE MEGA KAMPAGNE. Damals wurden in 15.8 Tagen, vom 13. bis 29. Januar, insgesamt 148
UV-Spektren aufgenommen (Massa et al. 1995). Ziel dieser Kampagne war es urspriinglich, Va-
riationen in den UV-Windlinien auf Zeitskalen von einigen Stunden, also im Sub-Tages—Bereich,
zu detektieren. Der B—Uberriese HD 64760 nimmt im vorhandenen Satz an Programmsternen ei-
ne Sonderrolle ein, weil er eine fiir seinen Spektraltyp extrem hohe Rotationsgeschwindigkeit von
vsini = 238 km/s aufweist. Es ist eine der hochsten bislang entdeckten Geschwindigkeiten fiir die-
sen Spektraltyp. Aus diesem Grund wird fiir den Inklinitationswinkel ¢ von HD 64760 angenommen,
daB 7 =~ 90°, also sin? ~ 1 (Owocki et al. 1995).

Trotz dieser Zielsetzung, Sub—Tages—Perioden zu finden, gelangten Prinja et al. (1995) zu einem
kontrdren Ergebnis, als sie in der IUE-Zeitserie eine periodische Variabilitit von 1.2 und 2.4 Ta-

Abbildung 4.3: Ein
Modell fiir mitrotie-

rende, spiralférmige,
streng symmetrische
Dichtestrukturen im

Sternwind von HD 64760
(B0.5Ib). Im Falle der
1.2 Tage-Periode wiirden
vier Spiralarme um den
Stern mitrotierenen, im
Fall der 2.4 Tage—Periode
lediglich zwei. Welcher
physikalische Prozess die-
sen Strukturen zugrunde
liegt, ist noch unklar, auch
weshalb und wie sich die
Periode plétzlich halbiert
(aus Cramner & Owocki
1996).
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Abbildung 4.4: Das dynamische Spektrum von HD 64760 (B0.5Ib) im Bereich von £600 km/s um die
Ha-Linie fiir den Datensatz des Jahres 1996 (links). Rechts ist das dazugehorige Powerspektrum angege-
ben. Deutlich ragt der Peak bei etwa der Frequenz 0.41, die der 2.4 Tage—Periode entspricht, empor. Die
1.2 Tage—Periode ist nicht vorhanden.

gen, genauer 1.202 £ 0.002 und 2.44 + 0.04 Tagen, entdeckten. In einem &lteren und kleineren Da-
tensatz, 56 UV-Spektren aus dem Mirz 1993, detektierten ebenfalls Prinja et al. (1995) erneut die
1.2 Tage—Periode jedoch nicht die 2.4 Tage—Periode. Die Ursache fiir diesen Wechsel von der 1.2 auf
die 2.4 Tage—Periode ist nach wie vor unklar.

Ausgehend von einer Abschitzung fiir die maximale Rotationsperiode des B-Uberriesen HD 64760
von Po; < 4.8 Tage, interpretierten Fullerton et al. (1997) die beiden periodischen Variationen als
mitrotierende, spiralformige, symmetrische Dichtestrukturen im Sternwind. Ein solches Modell der
Dichtestrukturen ist das Modell der korotierende, miteinander wechselwirkenden Strukturen, welches
beispielsweise in Cramner & Owocki (1996) beschrieben ist, ist in Abbildung 4.3 (aus Cramner &
Owocki 1996) dargestellt.

4.2.1 Dynamische Spektren der Wasserstoff—Linien

Wie bereits zu Beginn des Kapitels erldutert, entstehen die UV-Linien in einem Bereich von bis zu
zehn Sternradien um die Sternatmosphére. Sie liefern also lediglich Informationen aus einem Be-
reich, in dem die Materiedichte relativ gering ist. Demzufolge erlauben die UV—Resonanzlinien kei-
nen Blick auf den inneren Teil der Sternhiille. Ziel der HEROS—Beobachtungen auf La Silla war es
nun, den optischen Bereich zu erschlieen, vor allem den Bereich, in dem die windsensitiven Spektral-
linien des stellaren Wasserstoffes entstehen, um somit den Blick in tiefere Regionen des Sternwindes,
bis hin zur Basis, werfen zu konnen.

In Abbildung 4.4 ist fiir die Zeitserie aus dem Jahr 1996 das dynamische Spektrum der Ha—Linie von

HD 64760 gemeinsam mit dem dazugehorigen Powerspektrum dargestellt. Klar zu erkennen ist in die-

sem Datensatz die 2.4 Tage—Periode, in Abbildung 4.4 erscheint sie als Frequenz v = 0.41 Tage 1.
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Abbildung 4.5: Das dynamische Spektrum von HD 64760 (B0.5Ib) im Bereich von £600 km/s um die
Ho-Linie fiir den Datensatz des Jahres 1997 (links). Rechts ist wiederum das dazugehérige Powerspektrum
dargestellt. Hierbei wird deutlich. daf} in dieser Zeitserie im Bereich der 2.4 Tage— und der 1.2 Tage—Periode
zwar Peaks zu erkennen sind, jedoch liegen beide deutlich unter dem Signifikanzlevel.

Sie ist jedoch nicht iiber die gesamte Breite der Ha—Linie zu beobachten sondern lediglich in den bei-
den, symmetrischen Emissionsfliigeln der Ho—Linie bei Radialgeschwindigkeiten von +300 km/s.

In allen iibrigen Regionen des dargestellten Bereiches um Ha kdnnen keine weiteren signifikanten
Perioden der Variation festgestellt werden. Interpretiert man diese Variationen als Ursache von ko-
rotierenden Strukturen im Sternwind, die bis zur Sternoberfldche zuriickgehen und vergleicht man
die Lage der Emissionen, £300 km/s, mit der Rotationsgeschwindigkeit v sin% ~ 238 km/s konnte
es sein, dafl man sehr nahe an der Basis des Sternwindes beobachtet, den Bereich also, in dem die
Beschleunigung des Windes einsetzt.

Im Gegensatz zu allen anderen B—Uberriesen der Objektliste zeigt HD 64760 nicht das erwartete
P Cygni—Profil, daB auf eine expandierende Hiille hindeutet. Vielmehr ist das Profil der Ha—Linie ein
symmetrischer Doppelgipfelemisssionspeak, wobei der rote Emissionsgipfel etwas stirker als der der
blauen Emission ist. Auffillig ist auch die sehr starke, stark dopplerverbreiterte zentrale Absorption.
Das Profil erinnert ein wenig an das der klassischen Be—Sterne. Ausserdem treten bei HD 64760, wenn
auch nur schwach, die typischen V// R—Variationen auf, die bei Be—Sternen hiufig beobachtet werden.
Die Doppelemissionen mit V// R—Variationen lassen sich durch Abweichungen von der sphirischen
Symmetrie, d. h. im allgemeinen durch eine axiale Symmetrie der Hiillen und im besonderen durch
stellare Scheiben erkliren. Bei Be—Sternen versucht man, die V/ R—Variationen durch spiralartige
Strukturen zu erkldren, die in der abgeplatteten, scheibenartigen Hiille umlaufen (Telting & Kaper
1994). Das beobachtete Profil von HD 64760 deutet eindeutig auf eine mogliche Abplattung der Hiille
hin.

Ein weiteres Indiz fiir die Scheibenstruktur sind die Profile der Spektallinien des neutralen Heliums
(He 1), wie beispielsweise bei 7065 A. Auch dieses Profil zeigt iiberraschenderweise wie die Ho—
Linie den Doppelemissionspeak, der sonst nur bei den klassischen Be—Sternen erwartet wird. Auf
die Scheibenstruktur von HD 64760 wird nochmals im Abschnitt 5.9 eingegangen. Die gefundene
Periode konnte demnach eine Periode von Spiralstrukturen in der Scheibe sein.
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Abbildung 4.6: Das
zeitlich gemittelte Spek-
trum des B-Uberriesen
HD 64760 (B0.5Ib) im
Bereich von +600 km/s
um die Ha-Linie. Das
durchgezogen dargestellte
Spektrum ist aus dem
Datensatz von 1996 ge-
wonnen, das gestrichelt
dargestellte von 1997,

Eine genauere Periodenanalyse fiir die Zeitserie ergibt fiir die detektierte Periode einen etwas anderen
Wert P = 2.41 + 0.04, die sehr gut mit dem friiheren Resultat von P = 2.44 4 0.04 (Prinja et al.
1995), iibereinstimmt. Die 1.2 Tage—Periode, welche die UV-Spektren von 1993 dominiert hatte, ist
im Powerspektrum des optischen Spektralbereich nicht nachweisbar, sie liegt also deutlich unter dem

Signifikanzniveau.

Abbildung 4.5 zeigt ebenfalls das dynamische Spektrum der Ha—Linie von HD 64760 mit dem dazu-
gehorigen Powerspektrum, diesmal fiir den Datensatz des Jahres 1997. Die Periodenanalyse brachte
in diesem Datensatz keine signifikante Periode hervor. Zwar werden in dieser Zeitserie sowohl die
2.4 Tage— als auch die 1.2 Tage—Periode detektiert, beide liegen jedoch deutlich unter dem Signifi-

kanzlevel.
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Abbildung 4.7: Die dynamische Spektren von HD 64760 (B0.51b) im Bereich von 600 km/s um HB, Hy und
HJ fiir den Datensatz des Jahres 1996. Deutlich zu erkennen ist in allen drei Wasserstofflinien die Doppelemis-

sionsstruktur in den Fliigeln.
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Tabelle 4.1: Ubersicht iiber die detektierten Perioden, P; und P in den Waserstofflinien des B—Uberriesen
HD 64760. Nach einer Abschitzung fiir die Rotationsperiode entspricht P, etwa der halben und P, einem
Viertel dieser. Die fett dargestellte Periode P; fiir Ha soll andeuten, da§3 sie die einzig signifikante Periode in
den Powerspektren war. Dariiberhinaus sind die Radialgeschwindigkeiten der symmetrischen Emissionspeaks
angegeben. Diese Werte sind bereits um die Systemgeschwindigkeit vsys & 22 km/s korrigiert (siche Tabelle
3.3).

Linie Py Py Urad,em [km/s]

Ha 241 | 1.19 +300
Hg 240 | 1.19 +242
H~y 244 1 1.21 +235
Hé 240 | 1.19 +250

Festgestellt werden kann allerdings einwandfrei, dafl die Linienprofile von einem Jahr zum néchsten
kaum variieren. Das Ha—Profil von 1997 gleicht dem des Jahres 1996 deutlich. Erneut liegt ein sym-
metrisches Doppelemissionsprofil vor. Die zentrale Absorption ist stark dopplerverbreitert und die
rote Emission ist erneut leicht kréftiger als die blaue. In Abbildung 4.6 sind sowohl fiir die Zeitserie
des Jahres 1996 als auch fiir die des Jahres 1997 die Ha—Linie dargestellt. Die beiden Spektren sind
beinahe identisch. Die auftretenden minimalen Abweichungen, sie liegen in einem Bereich von we-
niger als 1% und kénnen durch das Rauschen der HEROS—Zeitserie erklért werden. Linienprofilvaria-
tionen liegen zwar innerhalb einer einzelnen Zeitserie, jedoch nicht zwischen den zeitlich gemittelten
Spektren, also nicht innerhalb der beiden Jahre 1996 und 1997, vor. Dies deutet darauf hin, daf} die
Variabilitit der Windstruktur von HD 64760 einem zetlich stabilen Muster folgt.

Einen dhnlichen Profilverlauf wie Ha zeigen auch die anderen Spektrallinien des stellaren Wasser-

‘ Abbildung 4.8: Die Tem-
§ poral ~ Variance Spectra
Vs von Ha 1 fiir Ha des B-Uberrie-
sen HD64760 (BO0.5Ib)
fir die Zeitserien aus
den beiden Jahren 1996
(durchgezogene Linie) und
1997 (gestrichelte Linie).
Ebenfalls mit eingezeichnet
sind fiir beide Zeitserien
die entsprechenden  Si-
gnifikanzniveaus, die bei
95% gewihlt wurden, die
durchgezogene Linie fiir
1996 und die gestrichelt fiir
1997. Zusitzlich ist auch
1 . ; . die Systemgeschwindigkeit
© a0 1 1 Tese0 1 1 = 1 (Usys = 22.2 km/s) durch
Uellenlaenge [A) die senkrechte, gestrichelte

Linie angedeutet.
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stoffs, HGZ, Hy und HJ. Abbildung 4.7 zeigt die dynamischen Spektren von H3, Hy und HJ fiir die
Zeitserie aus dem Jahre 1996. Deutlich ist in allen dynamischen Spektren dieser Linien das Doppe-
lemissionsprofil zu erkennen. Allerdings handelt es sich dabei nur um duflerst schwache Emissionen
und sie sind nicht wie bei Ha bei Radialgeschwindigkeiten von £300 km/s zu finden, was dadurch zu
erkldren ist, daf3 die Hauptbeitrige fiir die jeweiligen Wasserstofflinien aus unterschiedlichen Schich-
ten des Windes geliefert werden, sie mehr oder weniger in unterschiedlichen Tiefen entstehen. Die
Stirke der Emissionen nimmt mit steigender Quantenzahl des oberen Niveaus m beim Balmeriiber-
gang 2 — 'm ab und bereits bei HJ sind beide Emissionen selbst im dynamischen Spektrum kaum
noch zu erkennen. Dariiberhinaus geht beginnend mit Hd die Symmetrie der Emission verloren.

In Tabelle 4.1 sind neben den detektierten Perioden (s.u.) auch die um die Systemgeschwindigkeit
Vsys = 22 km/s (siche Tabelle 3.3) korrigierten Radialgeschwindigkeiten angegeben, die in den roten
und blauen Emissionspeaks gemessen werden. In den dazugehorigen Powerspektren sind im Bereich
der beiden wichtigen Perioden aus den UV-Linien, P; = 2.4 Tage und P> = 1.2 Tage, zwar schwache
Peaks zu erkennen, jedoch liegen diese in allen Fillen unterhalb des jeweiligen Signifikanzlevels.
Tabelle 4.1 gibt einen Uberblick iiber die in der jeweiligen Spektrallinie des neutralen Wasserstoffs
gefundenen Perioden. DaB3 zumindest die 2.4 Tage—Periode real ist, wird in Abschnitt 4.2.3 anhand
der entsprechenden Phasenplots fiir die Spektrallinien des Wasserstoffs gezeigt.

4.2.2 Amplituden der Variabilitit in den Windlinien

Um die Variationen innerhalb einer Zeitserie interpretieren zu konnen, ist es unerldflich, diese im
Linienprofil zu lokalisieren. Dariiberhinaus ist eine quantitative Bestimmung der Amplituden dieser
Varibilitdten wichtig. Wie bereits bei ¢ CMa deutlich wurde, bieten die Temporal Variance Spectra
dafiir eine hervorragende Moglichkeit. Nach der Methode von Fullerton (1990) und Kaufer (1996c¢)
wurden fiir den B-Uberriesen HD 64760 die TVS berechnet, um die beobachteten Variationen auf
ihre Signifikanz hin zu testen. Abbildung 4.8 zeigt die TVS fiir den Bereich um die Ha—Linie von

(TUS)1/2 121

TVS von HB

1
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4340
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Abbildung 4.9: Die Temporal Variance Spectra fiir H3 (links) und H+~y (rechts) des B-Uberriesen HD 64760
(BO0.5Ib) fiir die Zeitserien aus den beiden Jahren 1996 (durchgezogene Linie) und 1997 (gestrichelte Linie).
Ebenfalls eingezeichnet sind die entsprechenden 95%—Signifikanzniveaus fiir beide Zeitserien, durchgezogene
Linie fiir 1996 und gestrichelt fiir 1997. Deutlich ist zu erkennen, dal im Vergleich zur Ha—Linie die Signifi-
kanz der Variation abnimmt.
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HD 64760 fiir beide Zeitserien. Dabei beschreiben die durchgezogenen Linien das TVS und das 95%—
Signifikanzniveau fiir den Datensatz von 1996, die gestrichelten Entsprechendes fiir den Datensatz
von 1997. Zusitzlich ist die Systemgeschwindigkeit (vsys = 22.2 km/s) durch die senkrechte, gestri-
chelte Linie angedeutet.

Man erkennt deutlich, daB sich die Signifikanz der Variabilitit in beiden Fillen iiber die gesamte
Linienbreite hinweg erstreckt. Die Periode P; = 2.41 Tage wird in den dazugehdrigen Powerspektren
jedoch nur in den Fliigeln, bei A =~ 6556 A und bei A\ ~ 6569 A detektiert. Die scharfen Peaks
entsprechen den tellurischen Linien des Wasserdampfes der Erdatmosphire.

Die anderen Spektrallinien des stellaren Wasserstoffs liefern in der TVS—Analyse keine signifikante
Variationen. Dies wird durch Abbildung 4.9 bestitigt. Dargestellt sind die TVS von HS und H~y von
HD 64760 fiir beide Zeitserien, wobei die durchgezogenen Linien wiederum die Ergebnisse fiir 1996
und die gestrichelten fiir 1997 wiedergeben. Es ist ganz deutlich zu erkennen, dall mit steigender
Quantenzahl m des oberen Niveaus die Signifikanz der Linienvariation deutlich abnimmt. Dies ist
eine Beobachtung, welche bei allen Programmsternen gemacht werden kann. In der nicht dargestell-
ten Hé—Linie sind die im dynamischen Spektrum erkennbaren Variationen noch insignifikanter als in
H~. Alle Schwankungen, ausgenommen die der tellurischen Linien, liegen deutlich unter dem 95%—
Niveau. In diesem Fall kann die Nullhypothese der Nichtvariabilitit nicht mehr verworfen werden.

4.2.3 Zeitskalen der Variabilitit

Wie bereits in Abschnitt 4.2.1 dargestellt, lieferte die Periodenanalyse nur eine einzige signifikante
Periode in den Powerspektren der Windlinien. Das exakte Ergebnis der Periodenanalyse lautet dabei

P1 = 2.4075 Tage.

phase
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Abbildung 4.10: Die Phasenspektren fiir Ha (links) und Hf (rechts) des B-Uberriesen HD 64760 (B0.51b) fiir
die Zeitserie aus den beiden Jahren 1996. Der dargestellte Phasenplot basiert auf der Periode P; = 2.4075 Tage.
Deutlich ist zu erkennen, dafl im Gegensatz zur Ha—Linie die Signifikanz der Periode in H3 abnimmt.
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Abbildung 4.11: Die Phasenspektren fiir Hy (links) und Hé (rechts) des B—Uberriesen HD 64760 (B0.5Ib) fiir
die Zeitserie aus den beiden Jahren 1996. Der dargestellte Phasenplot basiert auf der Periode P; = 2.4075 Tage.
Deutlich ist zu erkennen, dal im Gegensatz zur Ha— und HB-Linie die Signifikanz der Periode in Hy noch
stirker abnimmt und in Hé fast komplett verschwindet.

Diese Periode war jedoch nur in der Ha—Linie fiir die 94 Spektren umfassende Zeitserie von 1996
signifikant. Aus dieser Zeitserie wurden nun fiir die einzelnen Wasserstofflinien sogenannte Pha-
senspektren zur obigen Periode P; erstellt. Dal3 es sich bei der gefundenen Periode um die halbe
Rotationsperiode des Sterns handelt, ist sehr wahrscheinlich.

Die Abbildungen 4.10 und 4.11 zeigen die Phasenspektren fiir die vier dominanten Spektrallinien des
stellaren Wasserstoffs im optischen Spektralbereich (Ha,, HZ, Hy und H¢). Es ist dabei deutlich zu
erkennen, daf} im Phasenspektrum der Ha—Linie die Periode am signifikantesten ist, wihrend sie mit
zunehmender Quantenzahl m des oberen Ubergangs immer schwieriger zu beobachten ist. Bei den
hoheren Linien der Balmerserie ist im Phasenspektrum die 2.4 Tage—Periode nicht mehr erkennbar.
Ebenso wird diese Periode in keiner einzigen photosphérischen Linie beobachtet.

Lediglich in einigen Spektrallinien des neutralen Heliums, wie He IA5875, He IA6678, He 1A4921
He 1\4713, ist die Periode P; erkennbar. Die Helium—Spektrallinien sind, wenn auch nicht so extrem
wie die Wasserstofflinien, ebenfalls windbeeinfluf3t.

Als Ergebnis 146t sich demnach zusammenfassen, daf lediglich in den windsensitiven Spektrallinien
die Periode P; = 2.4075 Tage erkennbar ist, wihrend sie in den photosphirischen Linien komplett
verschwindet. Eine Erklidrung fiir die Periode sind nur korotierende Oberflichenstrukturen, aus denen
Materie ausstromt, die dann schweifartige Strukturen im Wind ausbildet (Fullerton et al. 1996). Es ist
davon auszugehen, daf} die Hiille von HD 64760 stark abgeplattet ist, er moglicherweise dhnlich wie
ein klassischer Be-Stern von einer Scheibe umgeben wird. Darauf wird in Abschnitt 5.9 noch niher
eingegangen.
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4.3 Auf der heiBBen Seite des Bistability—Sprungs: ¢ Ori, x Ori, € Ori

Die spektrale Analyse der drei Orion—-B—Uberriesen wird im folgenden Abschnitt gleichzeitig vor-
genommen. Dies scheint sinnvoll zu sein, da die drei Uberriesen zum einem von #hnlichem resp.
demselben Spektraltyp 09.5/B0 sind, zum anderen, weil sich die drei Orion—Sterne allesamt jenseits
des Bistability—Sprungs befinden (siehe Abschnitt 3.3 und Abbildung 3.4). Auch bestehen hinsicht-
lich der anderen stellaren Parameter keine groen Unterschiede zwischen den drei Objekten (siehe
Tabelle 3.3). Dabei spielt € Ori eine interessante Rolle, da dieser Uberriese in manchen Sternparame-
tern, wie Myo1, My und v, ¢ Ori, in anderen, wie v sin ¢, x Ori dhnelt.

4.3.1 Dynamische Spektren der Ho-Linien

Abbildung 4.12 zeigt die dynamischen Spektren der Ha—Linie aller drei Orion—Sterne jeweils fiir
die wihrend der Beobachtungskampagne des Jahres 1995 gewonnene Zeitserie. In Abbildung 4.13
sind lediglich die dynamischen Spektren fiir € und « Ori dargestellt. Sie wurden aus dem Datensatz
von 1996 gewonnen. Fiir alle dynamischen Spektren wurde der Bereich £600 km/s um Ha gewéhlt.
Dieser Bereich ist sehr grof3ziigig gewihlt, denn man erkennt deutlich, dal bei den drei Objekten der
Bereich der beobachtbaren Variabilitidten bei etwa 300 km/s um die Ruhewellenlinge von He liegt.

Deutlich ist in allen dynamischen Spektren zu erkennen, wie stark das Gebiet der Ha—Linie durch
tellurische Wasserdampflinien verunreinigt ist. Die Intensitiit dieser Linien variiert z. T. sehr stark,
was aber durch die Abhingigkeit vom Wasserdampfgehalt in der Erdatmosphére und von der Luft-
masse zum jeweiligen Zeitpunkt der Aufnahme erklidrt werden kann. Sie sind in den vorliegenden
ausgedehnten Zeitserien jedoch aufgrund des durch die Bahnbewegung der Erde verursachten Drifts
im Spektrum vergleichsweise leicht zu identifizieren.

Alle drei Programmsterne zeigen in Ha deutliche Variation, die alle auf dhnlichen Zeitskalen statt-
zufinden scheinen. Es wird jedoch ganz deutlich, daf sich die Linienprofile stark unterscheiden.
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Abbildung 4.12: Die dynamischen Spektren von ¢ Ori (links), € Ori (mitte) und  Ori (rechts) im Bereich von

+600 km/s um die Ha—Linie fiir den Datensatz des Jahres 1995. Deutlich ist die spektrale Ahnlichkeit von ¢
und € Ori (P Cygni—Profil) zu erkennen.
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Abbildung 4.13: Die dynamischen Spektren von € Ori (links) und & Ori (rechts) im Bereich von £600 km/s um
die Ha—Linie fiir den Datensatz des Jahres 1996. Wieder ist bei € Ori das klassische P Cygni—Profil zu erkennen,
wohingegen im Spektrum von & Ori eine zentrale Absorption von einer zentralen Emission iiberlagert wird.

Wihrend bei ¢ Ori sehr deutlich ein P Cygni—Profil mit zentraler Absorption und rotverschobener
Emission dominiert, zeigt das Linienprofil bei x Ori die Uberlagerung einer starken zentralen Ab-
sorption mit einer schwicheren zentralen Emission und e Ori wieder eine Art P Cygni—Profil. Hierbei
ist die Absorption im Gegensatz zu ¢ Ori nicht zentral, sondern blauverschoben und zusitzlich tritt
zeitweise eine weitere, rotverschobene Absorption auf. Dieses Profil konnte durch Uberlagerung einer
blau verschobenen Absorption mit einer zentralen Emissionskomponente zustande kommen. Inverse
und doppelte Emissionsgipfelprofile werden hingegen bei keinem der drei Programmsterne beobach-
tet.

In Abbildung 4.14 ist der Profilverlauf um Ha nochmals durch die zeitlich gemittelten Spektren der
beiden Zeitserien dargestellt. Neben den Spektren von 1995 und 1996 sind durch die senkrechten
Balken auch die Laborwellenlinge und die Systemgeschwindigkeit von Orion (gestrichelt) darge-
stellt. Dabei wurde eine gemittelte Systemgeschwindigkeit gewihlt.

Die genaue Analyse liefert folgendes Bild: Im Falle von ¢ Ori liegt das Minimum der Absorption unter
Berticksichtigung der Systemgeschwindigkeit etwa bei der Laborwellenlinge der Ha—Linie, wohin-
gegen das Maximum der roten Emission ungefihr bei 4170 km/s zu finden ist. Das Ha—Profil ist also
als ein auf die Systemgeschwindigkeit zentriertes Absorptionsprofil zu verstehen, dem eine stark va-
riable Emissionskomponente tiberlagert ist. Die Emission liegt in ihrem Maximum 14% (MJD49763)
tiber dem Kontinuum und ist in ihrem Minimum (MJD49795) nur als schwache Emission im roten
Fliigel der Absorption bemerkbar.

Ahnlich verhilt es sich bei € Ori, jedoch ist die relativ breite Absorptionskomponente deutlich schwi-
cher als bei ¢ Ori und ist leicht blauverschoben. Die rote Emission ist dagegen sehr viel stirker und
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telten Spektren der drei Ori-
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+600 km/s um die Ha—Linie.
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liegt unter Beriicksichtigung der Systemgeschwindigkeit etwa bei der Ha—Laborwellenldnge. Das
zeitweise Auftreten einer weiteren blauen Absorptionskomponente bei +90 km/s ist durch die Varia-
blitidt der Emission erklédrbar. Die rote Emission ist sehr variabel, sie liegt zeitweise 28% (MJD49776)
tiber dem Kontinuum und verschwindet etwa elf Tage spiter (MJD49787) beinahe vollig. Interessant
ist, da} zwischen den beiden Zeitserien kaum eine Profilvariation stattfindet, die zeitlich gemittelten
Spektren fast identisch sind (siehe Abbildung 4.14), was darauf schlieen 146t, dal die Variationen
langfristig einem Muster folgen.

Eine andere Situation hat man bei x Ori. Obwohl er beinahe identische Sternparameter wie € Ori
aufweist, ist der Profilverlauf deutlich verschieden. Ein klassisches P Cygni—Profil kann hier nicht
beobachtet werden. Es liegt eine sehr starke zentrale Absorption vor, deren Minimum in beiden Jah-
ren etwa bei 84% des Kontinuums liegt. Uberlagert wird diese Absorption von einer zentralen Emis-
sion. In ihrem Maximum des Jahres 1995 (MJD49753) liegt diese 3% iiber dem Kontinuum und
in ihrem Minimum (MJD49765) ist sie vollig verschwunden. In demselben Bereich liegen auch die
Schwankungen des Jahres 1996. Wie schon im Falle von e Ori beobachtet man wieder, daf sich die
gemittelten Spektren der beiden Zeitserien kaum unterscheiden.

Der Profilverlauf der Ha—Linie der drei untersuchten B-Uberriesen zeigt die Entwicklung vom P Cygni—
Profil mit zentraler Absorptions- und rotverschobener Emissionskomponente hin zur einem Profil mit
zentraler Absorptions- und zentraler Emissionskomponente.

4.3.2 Amplituden der Ho-Variabilitéit

Zur Lokalisierung und Bestimmung der Amplituden der beobachteten Variationen in den Zeitserien
der Orion—Sterne werden wieder die TVS herangezogen. Abbildung 4.15 zeigt die TVS der drei
Objekte fiir den Bereich um die Ha—Linie fiir die Jahre 1995 (durchgezogenes Spektrum) und 1996
(gestricheltes Spektrum). Die durch die waagerechten Linien markierten Signifikanzlevel entsprechen
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Abbildung 4.15: Die TVS von ¢ Ori, € Ori und & Ori im Bereich von £600 km/s um die Ha—Linie fiir den Da-
tensatz der Jahre 1995 (durchgezogen) und 1996 (gestrichelt). Die waagrechten Linien beschreiben das jewei-
lige 95%—Signifikanzniveau fiir die Variabilitit. Zusétzlich ist die jeweilige Lage der Systemgeschwindigkeit,
die bei den Orion—Objekten bei etwa 30 km/s liegt, durch die senkrechte gestrichelte Linie dargestellt.

einer 95%igen Wahrscheinlichkeit fiir Variabilitit. AuSerdem wird durch die senkrechte Linie noch
die Lage der jeweiligen Systemgeschwindigkeit, bei Orion gilt vgys ~ 30 km/s, angegeben.

Die drei Orion—Sterne dhneln sich in ihren TVS—Profilen sehr deutlich. Im Vergleich zu € und « Ori
ist das Profil bei ¢ Ori deutlich breiter, was fiir den Fall, da} die Variationen die gesamte Linien-
breite erfaSten durch die deutlich hohere Rotationsgeschwindigkeit erkldrt werden kann. Die Profile
zeigen sehr klar, daf3 die Variationen stets bei der Systemgeschwindigkeit maximal werden. Die in
Abschnitt 3.2 bestimmten Systemgeschwindigkeiten sind also mit hoher Wahrscheinlichkeit als die

Symmetriezentren der Variation anzusehen.

Im Falle von x Ori beobachtet man sowohl in den Zeitserien von 1995 als auch in denen von 1996 das
Maximum der Variabilitit exakt in dem Spektralbereich, in dem die Emissionskomponente von Ha
ihren Maximalwert hat. Dies bestitigt den ersten visuellen Eindruck, den das dynamische Spektrum
macht, da3 ndmlich einer anndhernd konstanten Absorption eine variable Emission iiberlagert wird.

Tabelle 4.2: Die gemessenen Maximalwerte der Variationen in den TVS fiir die Orion—Sterne im Bereich um
Ha. Gleichzeitig angegeben ist auch der Geschwindigkeitsbereich, bei der dieser Maximalwert im Spektrum
gemessen wird. Die angegebenen Geschwindigkeiten sind bereits um die jeweilige Systemgeschwindigkeit
korrigiert.

Tahr ¢ Ori € Ori K Ori

max [%]  vpeak [km/s] | max [%]  vpeak [km/s] | max [%]  vpeak [km/s]
1995 4.6 -51 —+32 6.8 -49 —+29 4.7 -29 --9
1996 - - 4.6 44 —+72 4.8 -31 —+6

Im Falle von ¢ Ori beobachtet man ein P Cygni—Profil und wiederum liegt die maximale Variation
bei der Systemgeschwindigkeit. Uberlagert wird dies jedoch von der heftigen Variabilitit einer tellu-
rischen Linie. Die maximale Variation liegt diesmal nicht beim Emissionspeak, sondern vielmehr im
blauen Fliigel der die Absorption iiberlagernden Emission, der in etwa bei der Systemgeschwindig-
keit liegt. Insgesamt ist es, wie schon im Falle von k Ori, der zentrale Wellenlidngenbereich der die
hochste Variabilitit aufweist.
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Der letzte der drei Orion—Uberriesen, e Ori, weist starke Ahnlichkeit zu x Ori auf, was angesichts des
identischen Spektraltyps und identischer Leuchtkraftklasse nicht verwundert. Auch bei € Ori liegt in
beiden Zeitserien das Maximum an Variation im Spektralbereich der Emissionskomponente von Ha.
der Bereich dieser maximalen Variabilitdt streckt sich iiber einen noch breiteren Geschwindigkeits-
bereich als bei x Ori.

Bei den Amplituden der TVS—Komponenten schwanken die Werte zwischen 4.6% und 6.8%. Be-
sonders interessant ist die Beobachtung, dafl € Ori 1996 eine deutlich geringere Amplitude in der
Variation aufweist als noch 1995, dafiir jedoch der Bereich, in dem der Maximalwert detektiert wird,
1996 deutlich breiter ist als 1995. In Tabelle 4.2 sind die Ergebnisse dieses Abschnitts zusammenge-
fal3t.

4.3.3 Zeitskalen der Ho-Variabilitit

Die Bestimmung der Zeitskalen der beobachteten Ha—Variabilitiit ist nicht trivial. Daher wurde zu-
nédchst eine Abschitzung wie folgt vorgenommen. Fiir jedes Spektrum einer Zeitserie wurde die Ha—
Linie iiber ihren gesamten Bereich hinweg integriert. Dies wurde mittels der Routine integra-
te/ts durchgefiihrt, dabei wird die Differenz zwischen Absorptions- und Emissionskomponente
bestimmt. Die dabei ermittelten Aquivalentbreiten werden gemeinsam mit dem jeweiligen Aufnah-
medatum des Spektrums in einer Tabelle festgehalten. Wie schon in den vorangegangenen Abschnitt
erwihnt wird die Variabilitit der Ha—Linie im wesentlichen durch die Variation einer die Absorption
tiberlagernde Emissionskomponente verursacht. Dies sollte daher direkten Einfluf} auf die gemesse-
nen Aquivalentbreiten nehmen.
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Abbildung 4.16 zeigt die gemessenen Aquivalentbreitendifferenzen der drei Orion—Sterne. Zykli-
sche Strukturen sind in keiner der Kurven zu erkennen. Die Amplituden liegen im Bereich bis etwa
1 100 mA. Erwartungsgemil liegen sie fiir die drei von ihren Sternparametern her relativ dhnlichen
Uberriesen in derselben GroBenordnung.

Zur Festlegung der Ha—Zeitskalen wird im ersten Schritt eine eindimensionale Periodenanalyse nach
der beschriebenen CLEAN-Methode iterativ durchgefiihrt. Als Abbruchkriterium wurde der Signi-
fikanzlevel auf 99.5% festgelegt, was einem 3o—Intervall entspricht. Die eindimensionale Analyse
brachte jedoch nur im Falle von  Ori eine signifikante Periode hervor, sowohl fiir die Zeitserie von
1995 als auch fiir 1996. Fiir ¢ und e Ori lagen die Peaks der Perioden im Powerspektrum deutlich un-
terhalb des Signifikanzniveaus. In Tabelle 4.3 sind die Ergebnisse festgehalten. Die beiden Perioden
liegen im aus vpreak Und v sin ¢ abgeleiteten Bereich fiir die stellare Rotationsperiode. Dieser Bereich
wird durch Pros break Und Prot/ sini (siehe Tabelle 3.3) festgelegt.

Tabelle 4.3: Die aus der eindimensionalen Periodenanalyse detektierten Perioden fiir die Ha—Linie von & Ori.

Objekt

Kk Ori | 6.5958 | 9.1076

In einem zweiten Schritt wurde die Periodenanalyse auf die zweidimensionalen dynamischen Spek-
tren aus Abschnitt 4.3.1 ausgeweitet. Dadurch wird es moglich, auch Perioden inklusive ihrer Stirke
und Phasenverlauf {iber die gesamte Breite der Spektrallinie zu erhalten. Dazu werden die Spektren im
gesamten Spektralbereich in 5 km/s grof3e Bins eingeteilt, die Intensitiiten in diesen Bins ermittelt und
in Tabellen abgelegt, auf die dann der CLEAN—Algorithmus zur eindimensionalen Periodenanalyse
angewandt wird. Die fiir jeden Geschwindigkeitsbin erhaltenen Periodogramme und Powerspektren
werden wieder zweidimensional dargestellt, wobei die Intensitit der gefundenen Frequenzen farbko-
diert wird. Der Signifikanzlevel wurde erneut auf 99.5% gesetzt. In Abbildung 4.17 ist ein typisches

Abbildung 4.17: Das Power-
spektrum von e Ori fiir die
Ho-Linie der Zeitserie von
1995. Links das am Beginn des
CLEAN—Verfahrens, rechts nach
der vierten Iteration. Deutlich
z zu erkennen ist, da3 die stidrk-
-200 -100 O 100 200 -200 -100 O 100 200 sten Perioden inklusive ihrer
velosity thm/si velocity [km/s] Aliases bereits entfernt sind.

Frequency [1/d]
Frequency [1/d]
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Abbildung 4.18: Die geCLEANten Perioden der Ha—Linie von ¢ Ori, € Ori und & Ori im Bereich der beobach-
teten Variationen, +250 km/s um die Ha—Linie.

Powerspektrum zu Beginn der CLEAN—Sequenz (links) und nach der vierten Iteration (rechts) darge-
stellt. Dabei sind im rechten Powerspektrum bereits die stirksten Perioden resp. Frequenzen inklusive
ihrer Aliases entfernt. Der Algorithmus lduft so lange bis keine signifikanten Perioden mehr detektiert
werden.

Die so erhaltenen Perioden werden in einer weiteren Tabelle abgelegt und dann nach Ende des Ver-
fahrens aufgerufen und dargestellt. Ein iibliche Darstellung ist in Abbildung 4.18 gewihlt worden.
Dabei sind alle signifikanten Perioden im Bereich der beobachteten Variation aus beiden Zeitserien
fiir alle drei Orion—Sterne dargestellt. Die Stidrke einer Periode ist in dieser Darstellung nicht mehr
durch Farbkodes sondern durch unterschiedliche Symbolgrofe veranschaulicht. Aufgrund des grof3e-
ren Zeitraumes, den die Zeitserie aus dem Jahre 1996 iiberdeckt, werden fiir diese Zeitserie auch

Tabelle 4.4: Die aus der zweidimensionalen Periodenanalyse detektierten Perioden fiir die Ha—Linien der
Orion—Uberriesen fiir die Zeitserien von 1995 und 1996. Die jeweils dominierende Periode ist fett gedruckt.

. P [d] Prot,break | Prot/ sin
Objekt | Ter KT | 1905 | 1996 | [d] [il]
COr | 29300 | 68 | 280 11
eOri | 26000 | 59 | 61| 3.88 2

7.8 | 144
22.1
kOri | 26000 | 66 | 75| 3.59 20
10.7
12.8
21.6
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Abbildung 4.19: Das Phasenspektrum der
Ha-Linie von ¢ Ori fiir die Zeitserie von
1995. Das Phasenspektrum wurde zur Pha-
se P = 6.89 Tage berechnet. Deutlich zu
erkennen sind die von etwa -250 km/s nach
+250 km/s propagierenden Pseudoabsorp-
tions- und Pseudoemissionskomponenten.
Ahnlich wie bei beim B0.5-Uberriesen
HD 64760 handelt es sich hierbei wahr-
scheinlich um korotierende Strukturen, die
: symmetrisch auf der Sternoberfliche ver-
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deutlich groBere Perioden detektiert. Die abgeleiteten Ha—Zeitskalen sind fiir ¢ und x Ori in bei-
den Zeitserien jeweils verschieden. Die Ergebnisse der zweidimensionalen Periodenanalyse sind in
Tabelle 4.4 zusammengefal3t.

Im Fall von ¢ Ori liegt die detektierte Periode von 6.8 Tagen zwischen den in Abschnitt 3.3 hergeleite-
ten Werten fiir die obere und untere Grenze der Rotationsperiode des Sterns, 2.8 resp. 11.0 Tage. Die
obere Grenze wird durch Pt breax und die untere durch P/ sin i festgelegt. Der abgeleitete Wert
von etwa 6.8 Tagen ist in guter Ubereinstimmung mit friiheren Werten. So leiteten Kaper et al. (1998)
im Rahmen des sogenannten ,Ha—Projekt* aus IUE-Spektren eine Periode P = 6 Tage ab. Diese
aus UV-Linien abgeleitete Windperiode fanden sie ebenfalls fiir die Ha—Linie. Die Analyse stiitze
sich dabei auf eine siebentitige Zeitserie aus dem Februar 1996. Sie interpretierten diese Periode als
die halbe Rotationsperiode von ¢ Ori. Eine genaue Analyse des vorliegenden Datensatzes von 1995
liefert den Wert P = 6.89 Tage.

In Abbildung 4.19 ist zu dieser Periode eine Phasendiagramm fiir die Residuen der Ha—Linie darge-
stellt. Die Residuen werden durch Subtraktion des zeitlich gemittelten Spektrums von jedem einzel-
nen Spektrum der Zeitserie ermittelt. Das Phasendiagramm zeigt deutlich, dal sogenannte Pseudo-
absorptions- und Pseudoemissionskomponenten prograd iiber das Linienprofil von -250 km/s bis
+250 km/s laufen. Ahnlich wie bei beim B0.5-Uberriesen HD 64760 handelt es sich hierbei wahr-
scheinlich um korotierende Strukturen, die symmetrisch auf der Sternoberflache verteilt sind. Die
gefundene Periode wird als halbe Rotationsperiode des Sterns angesehen (Kaper et al. 1997), woraus
sich fiir die Rotationsperiode von ¢ Ori ein Wert von P = 13.78 Tage ableiten 14f3t.

Auch € Ori liefert fiir die Zeitserie von 1995 nur signifikante Perioden auf kurzen Zeitskalen. Bei-
de liegen mit Werten von 5.9 resp. 7.8 Tagen innerhalb der abgeleiteten Grenzen fiir die stellare
Rotationsperiode von 2.9 bis 22.0 Tagen. Deutlich mehr Perioden erhélt man aus dem umfangreiche-



58 KAPITEL 4 WINDVARIABILITAT

ren Datensatz von 1996. Dabei taucht die 5.9 Tage—Periode erneut auf, die geringe Abweichung von
0.2 Tagen erklirt sich aus der Unsicherheit der Periodenbestimmung durch Anpassung der Fourierrei-
hen. Jedoch hat sich der Geschwindigkeitsbereich, in dem die Periode auftritt, deutlich verschoben.

Die zweite und stirkste Periode betriigt 14.4 Tage und verléduft tiber den gesamten Spektralbereich,
der von der Emissionskomponente der Ho—Linie eingenommen wird. Dies ist ein weiteres Indiz
fiir die Annahme, dal} einer stabilen Absorption eine stark variable Emission tiberlagert wird. Eine
dritte Periode, die sehr nahe an der oberen Grenze der stellaren Rotationsperiode liegt, tritt in dem
Wellenlidngenbereich des Spektrums auf, in dem im dynamischen Spektrum von Ha zeitweise eine
zweite, schwache Absorption auftritt.

Wie schon die anderen beiden Orion—Uberriesen, so liefert auch x Ori aus der Zeitserie von 1995
nur eine einzige signifikante Periode, die auch auf derselben Zeitskala mit P = 6.6 Tage liegt. Diese
Periode wird im Bereich der beiden Fliigel der Emissionskomponente von Ha detektiert. Auch die
Perioden, die aus dem Datensatz von 1996 abgeleitet werden, liegen im wesentlichen in diesem Spek-
tralbereich, erstrecken sich jedoch auf langeren Zeitskalen. Die lingste Periode, P = 21.6 Tage, liegt
dabei an der oberen Grenze der Rotationsperiode.

Die Periodenanalyse fiir die Ha—Linie zeigt in allen drei Fillen, da sdmtliche Variationen dieser
windsensitiven Linie in demjenigen Spektralbereich liegen, in dem auch jeweils die Emissionkompo-
nente von He zu finden ist.

4.4 Diekiihle Seite: 9 Cep, 55 Cyg, x Aur, HD 79186, 7 CMa, HD 74371

Im folgenden Abschnitt werden nun die restlichen B-Uberriesen betrachtet. Ihnen ist gemein, daf
sie auf der kilteren Seite des Bistability—Sprungs liegen (siehe Abschnitt 3.3 und Abbildung 3.4).
Jedoch sind die nun analysierten Uberriesen anders als die drei Orion—Uberriesen nicht von dhnlichem
Spektraltyp, sondern decken vielmehr eine ganze Spektralsequenz von B2 (9 Cep) bis B6 (HD 74371)
ab. Demzufolge sind sie auch hinsichtlich ihrer stellaren Parameter einander weit weniger dhnlich als
die Orion—Objekte. Sie stellen den Ubergang zu den BA—Uberriesen (Spektralsequenz von B7 bis
A2) dar, die in Kaufer (1996) ausfiihrlich analysiert wurden.

4.4.1 Dynamische Spektren der Ho-Linie

Zunichst sind in Abbildung 4.20 die dynamischen Spektren der B-Uberriesen 9 Cep, 55 Cyg, x Aur,
HD 79186, n CMa und HD 74371 dargestellt, die aus Zeitserien von mehren Beobachtungskampa-
gnen zwischen 1995 und 1998 auf La Silla und dem Calar Alto gewonnen wurden.

Wie aufgrund des geringen MaBes an Ubereinstimmung in den stellaren Parametern zu erwarten war,
zeigen die Programmsterne sehr unterschiedliche Variationsmuster, jedoch sind alle Ha—Spektren von
einem mehr oder weniger eindeutigen P Cygni—Profil dominiert. Deutliche Unterschiede bestehen
zum einen in der Stdrke der roten Emissionskomponente, die wie bei HD 79186 mitunter bis zu 40%
tiber dem Kontinuum liegen kann, aber auch wie im Falle von 9 Cep mit einem Wert von nur 2% tiiber
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Abbildung 4.20: Die dynamischen Spektren der Ha—Linie der B—Uberriesen 7 CMa, HD 79186, HD 74371
(Obere beide Reihen). Diese Daten wurden allesamt wihrend mehrer Beobachtungskampagnen mit dem
ESO-50 cm-Teleskop der ESO auf La Silla gewonnen. Die nachfolgenden mit dem 1.23 m—Teleskop des
DSAZ auf dem Calar Alto wihrend der Beobachtungskampagne 1998: 9 Cep, 55 Cyg und x Aur. Obschon
die Variationen auf einem kleineren Geschwindigkeitsbereich beobachtet werden, wurde der Ubersichtlichkeit
und der besseren Vergleichbarkeit wegen mit £600 km/s um die Laborwellenldange von Ha derselbe Bereich

um die Ha-Linie gewihlt wie bei den Orion—Uberriesen.
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dem des Kontinuums duflerst schwach ist. Zum anderen taucht in manchen dynamischen Spektren
eine zweite, wenn auch sehr schwache Emissionskomponente auf der blauen Seite von Ha auf. In
jedem Fall ist die rote Emission deutlich starker als die blaue.

Im einzelnen werden folgende Beobachtungen gemacht: Der Uberriese 7 CMa (B5lab) zeigt in
den beiden Beobachtungsjahren sehr unterschiedliche Variationsmuster. Wihrend 1995 ein typisches
P Cygni—Profil dominiert, bei dem zeitweise eine zweite Emissionskomponente auf der blauen Sei-
te auftritt, ist das dynamische Spektrum von 1997 zunichst von einer breiten Absorption mit zwei
schwachen Emissionskomponenten im roten und blauen Fliigel von Ho geprigt. Im weiteren zeit-
lichen Verlauf wird zunichst die rote Komponente stirker und die blaue schwicher, danach kehrt
sich dieser Verlauf um. Am Ende der Beobachtungsserie tritt ein sehr starker Emissionsevent mit
Doppelemissionspeak auf. Die stark unterschiedliche Struktur der beiden Zeitserien 14t vermuten,
daB die Struktur des Sternwindes bei diesem B5-Uberriesen deutlich instabiler ist als bei den friihen
Orion—Uberriesen.

Im Gegensatz dazu zeigt sich HD 79186 (B5Ia) deutlicher stabiler in seiner Struktur. In beiden Zeitse-
rien dominiert ein P Cygni—Profil mit sehr starker Emissionskomponente, die 1996 Werte bis 30% und
1997 sogar bis 40% tiber dem Kontinuum erreicht. Invers dazu verhilt sich die Absorption, die 1996
mit etwa 88% des Kontinuums noch stérker ist und 1997 nur noch 94% des Kontinuums erreicht. Man
erkennt auch deutlich, daf} in beiden Zeitserien die Absorption mitunter vollig verschwindet und auch
die Emission sehr starken Schwankungen unterliegt, 1996 schwankt sie zwischen Werten von 4% und
30% tiber dem Kontinuum und 1997 zwischen Werten von 0% und 40% iiber dem Kontinuum.

Der dritte, ausschlieBlich von La Silla aus beobachtete Uberriese HD 74371 (B6lab) zeigt im Gegen-
satz zu den beiden vorigen im Spektralverlauf von He in beiden Zeitserien ein klassisches P Cygni—
Profil. Dabei zeigt sich die zentrale Absorption genauso variabel wie die Emissionskomponente, bei
beiden schwanken die Werte um 20%. So erreicht die Emission 1996 ihren minimalen Wert, der sich
kaum vom Kontinuum abhebt, bei MJD 50138, um den hochsten Wert von 21% iiber dem Konti-
nuum bei MJD 50169 anzunehmen. Ebenso verschwindet die Absorption véllig bei MID 50120 und
hat bei MJD 50127 den maximalen Wert von nur etwa 77% des Kontinuums, der 33 Tage spiter bei
MJD 50160 wieder erreicht wird. Auch die Zeitserie von 1997 zeichnet ein dhnliches Bild. Erneut
verschwindet die Emissionkomponente zeitweise vollig, die zentrale Absorption wird zwar zum Teil
sehr schwach, liegt jedoch noch deutlich erkennbar unterhalb des Kontinuums. Wihrend jedoch die
Absorption erneut Schwankungen in der Groenordnung wie 1996 unterliegt, ist die Emission dies-
mal weniger variabel und erreicht nur noch einen Maximalwert von 12% iiber dem Kontinuum. Auch
bleibt ein extremer Emissionspeak, wie er noch 1996 bei MJD 50170 auftritt, in der Zeitserie von
1997 aus.

Im Rahmen der Calar Alto-Beobachtungskampagne von 1998 konnten von drei weiteren Uberriesen
Zeitserien aufgenommen werden. Der am wenigsten variable von ihnen ist 9 Cep, ein B2Ib—Uberriese,
von dem aufgrund seiner Leuchtkraftklasse ein solches Verhalten auch erwartet worden war. Er zeigt
als einziger Uberriese im dynamischen Spektrum von He keine ausgeprigte Emission. Lediglich bei
MJD 51051 wird eine sehr schwache Emissionskomponente sichtbar. Auch die Schwankungen in der
Absorption bleiben hinter denen der anderen, leuchtkriftigeren Uberriesen etwas zuriick. Die Werte
variieren zwischen 75% und 85% des Kontinuums.
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Anders dagegen der Programmstern 55 Cyg (B3la), vom dem bereits 1997 wihrend einer Beob-
achtungskampagne an der Landessternwarte nur eine sehr liickenhafte Zeitserie gewonnen werden
konnte. In der Calar Alto—Zeitserie von 1998 wird deutlich, dal auch bei 55 Cyg in Ha ein klas-
sisches P Cygni—Profil dominiert. Dabei tritt eine sehr starke, etwa bei der Systemgeschwindigkeit
liegende Emissionkomponente, auf, die wie schon bei HD 79186 enormen Intensititsschwankungen
unterliegt. So variert die Emission binnen 30 Tagen zwischen einem Wert von 4% iiber dem Kontinu-
um bis hin zu 34% dariiber. Die ohnehin schwache Absorption ist fiir einen lingeren Zeitraum von 12
Tagen iiberhaupt nicht erkennbar und erreicht ihr Maximum bei MJD 51055, nur vier Tage vor ihrem
volligen Verschwinden.

Eine Sonderrolle spielt xy Aurigae (B5lab), ein spektroskopisches Doppelsternsystem, mit einer Sy-
stemumlaufdauer von etwa 676 Tagen (Raja & Wolf 1998), dessen Begleiter bislang allerdings noch
in keinem Spektrum nachgewiesen werden konnte. Die Doppelsternhypothese basierte auf Radialge-
schwindigkeitsvariationen in 91 Spektren, aus denen Young (1916) auf die anderen Bahnparameter
schlof3. Die bisherigen spektroskopischen Beobachtungen von y Aur wurden ausnahmslos im Spek-
tralbereich von 6000 bis 7000 A durchgefiihrt. Die HEROS—Beobachtungen umfaBten jedoch einen
deutlich groBeren Spektralbereich (siehe Abschnitt 2) und so konnte erstmals in den Spektren des
blauen Kanals der Begleiter von x Aurigae direkt beobachtet werden. Aus diesen Beobachtungen
wurde eine grobe Abschitzung der stellaren Parameter des Begleiters vorgenommen (siehe Abschnitt
5.8). Im Spektralbereich des roten Kanals von HEROS, in dem auch He liegt, konnte aber auch wei-
terhin der Begleiter nicht nachgewiesen werden. Es ist also davon auszugehen, dafl in Ho ungestort
der B-Uberriese beobachtet wurde.
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Abbildung 4.21: Die gemittelten Spektren im Bereich der Ha-Linie der B-Uberriesen 7 CMa (oben
links, durchgezogen 1995, gestrichelt 1997), HD 79186 (oben mitte, durchgezogen 1996, gestrichelt 1997),
HD 74371 (oben rechts durchgezogen 1996, gestrichelt 1997), 9 Cep (unten links, 1998), 55 Cyg (unten mitte,
durchgezogen 1997, gestrichelt 1998), und x Aur (unten rechts, durchgezogen Calar Alto 1998, gestrichelt La
Silla 1998). Der dargestellte Bereich entspricht 600 km/s um die Laborwellenldnge von Har. Die senkrechten,
gestrichelten Linien geben die jeweilige Systemgeschwindigkeit an.
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Ein mehr oder minder klar ausgepragtes P Cygni—Profil dominiert auch bei x Aur den Spektralverlauf
im Bereich um die Ha—Linie. In der Calar—Alto—Zeitserie von 1998 beobachtet man zunéchst einen
nur schwach variablen Spektralverlauf. Relativ schlagartig verlieren bei MJD 51051 sowohl Emission
als Absorption an Intensitdt. Im weiteren zeitlichen Verlauf nimmt daraufhin die Absorption bis zu
einem Maximalwert von 18% unter dem Kontinuum zu, um anschliefend bei gleichzeiter Intensitits-
zunahme der Emission bis auf einen Wert von nur noch 2% unterhalb des Kontinuums abzunehmen.
Die Emission erreicht zum selben Zeitpunkt (MJD 51069) ihren Maximalwert mit 15% iiber dem
Kontinuumswert. In der relativ kurzen Zeitserie, die auf La Silla gewonnen wurde, ist klar zu erken-
nen, daf} die Emissionskomponente innerhalb weniger Tage auftritt und im Maximum 16% iiber dem
Kontinuumm liegt (MJD 51156). Mit Anwachsen der Emission verliert gleichzeitig die Absorption
an Intensitit, die im selben Zeitraum von 13% auf 5% unter dem Kontinuum sinkt.

In Abbildung 4.21 sind fiir die sechs B—Uberriesen die zeitlich gemittelten Spektren im iiblichen
Bereich, 600 km/s um die Laborwellenlinge der Ha-Linie, dargestellt. Zusétzlich ist durch die
senkrechte, gestrichelt gezeichnete Linie die Lage der Systemgeschwindigkeit markiert.

4.4.2 Amplituden der Ha-Variabilitiit

Wie schon zuvor werden die TVS herangezogen, um die beobachteten Variationen in den Zeitserien
zu lokalisieren und die Amplituden abzuschitzen. Abbildung 4.22 zeigt die TVS der B—Uberriesen
fiir den tiblichen Bereich um die Ha—Linie. Die durch die waagrechten Linien markierten Signifikanz-
level entsprechen einer 95%igen Wahrscheinlichkeit fiir Variabilitit. Die senkrechte Linien markieren
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Abbildung 4.22: Die TVS von n CMa (oben links, durchgezogen 1995, gestrichelt 1997), HD 79186 (oben
mitte, durchgezogen 1996, gestrichelt 1997), HD 74371 (oben rechts durchgezogen 1996, gestrichelt 1997),
9 Cep (unten links, 1998), 55 Cyg (unten mitte, durchgezogen 1997, gestrichelt 1998), und x Aur (unten
rechts, durchgezogen Calar Alto 1998, gestrichelt La Silla 1998) im Bereich von £600 km/s um die Ha—Linie.
Die senkrechten, gestrichelten Linien geben die jeweilige Systemgeschwindigkeit an.
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die Lage der jeweiligen Systemgeschwindigkeit.

Es 148t sich zunéchst generell festhalten, dall die Amplituden der Variationen stirker sind als noch bei
den Orion—Objekten, als der Maximalwert bei 6.8 % lag. Der maximale Wert liegt nun bei 10.8%, doch
weisen die meisten Programmsterne Variationsamplituden zwischen 5% und 7% auf. Bemerkenswert
ist auch, da3 das Maximum der Variation stets um die Systemgeschwindigkeit herum angesiedelt ist.
Diese ist hochstwahrscheinlich das Symmetriezentrum der Variation.

Beim von der Leuchtkraft her schwichsten B-Uberriesen 9 Cep stellt sich die Situation wie folgt
dar. Auf dem gesamten Bereich der Absorption liegt eine deutliche Variabilitdt vor, wie schon aus
dem dynamischen Spektrum von Hea ersichtlich ist und das Maximum liegt exakt bei der System-
geschwindigkeit. Die sehr schwache und nur kurzzeitig auftretende Emission bei +110 km/s zeigt
hingegen nur eine sehr schwache Variabilitit, deren Amplitude kaum iiber dem Signifikanzlevel liegt.
Deutliche Variationen zeigen wie immer die tellurischen Linien des Wasserdampfes.

Der zweite Uberriese der Spektralsequenz ist 55 Cyg. Hier zeigt die Zeitserie von 1998 (Calar Alto)
sehr viel stirkere Variabilitaitsamplituden. Im Vergleich zu der Zeitserie von 1997 (Landessternwarte)
erreicht das Maximum ein Wert von 7.8% anstatt 4.9% und liegt erneut bei der Systemgeschwindig-
keit. Die stirksten Variationen treten in beiden Zeitserien im Absorptions- und Emissionspeak auf.

Fiir den B5—Uberriesen HD 79186 1:8t sich folgendes feststellen. Obwohl sich die beiden zeitlich
gemittelten Spektren nur durch eine leicht schwéchere Absorption in 1997 unterscheiden, ist die Am-
plitude der Variation 1997 deutlich stirker. Mit einem Wert von 10.7% hat sie sich gegeniiber 1996
(5.8%) beinahe verdoppelt.

Der in der Spektralsequenz folgende Uberriese x Aur zeigt nun wieder ein ruhigeres Bild. In beiden
Zeitserien des spektroskopischen Doppelsterns erreichen die Variationen dhnliche Amplituden, die
Calar Alto—Zeitserie weist einen Maximalwert von 6.6% und die La Silla—Zeitserie von 7.2% auf.
Man erkennt auch, daB hier die Systemgeschwindigkeit nicht exakt Symmetriezentrum ist. Dies 146t
sich durch eine moglicherweise fehlerhafte Bestimmung von vgys.

Tabelle 4.5: Die gemessenen Maximalwerte der Variationen in den TVS fiir die Uberriesen 9 Cep, n CMa,
55 Cyg, x Aur, HD 79186, n CMa und HD 74371 im Bereich um Ha.

Objekt 1995 | 1996 | 1997 1998

9 Cephei - — - | 49%

55 Cygni - —| 49% | 7.8%

HD 79186 -1 58% | 10.7% | —

x Aurigae - - —| 6.6% 7.2%
1 Canis Majoris | 5.4% - 95% | -

HD 74371 - 165% | 7.0% | —
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Im Falle von x Aur wurde sie nicht aus der Balmerprogression, sondern aus den Radialgeschwin-
digkeiten der schwichsten noch detektierbaren Metallinien bestimmt, da diese am wenigsten vom
Sternwind beeinflult werden. Diese lagen aber im blauen Kanal, wo wie im vorherigen Abschnitt
bereits erwihnt auch der Begleiter direkt beobachtet werden konnte. Daher ist es durchaus méglich,
daf die Linien des Begleiters bei den schwachen Linien, bei denen eine deutliche Trennung zwischen
Uberriese und Begleiter nicht mehr moglich ist, zu einer Verbreiterung der Linie resp. Verschmierung
beider Spektrallinien zu einer sehr breiten und damit zu einer filschlichen Bestimmung der Radial-
geschwindigkeit gefiihrt haben.

Betrachtet man das dynamische Spektrum der Ha—Linie (Abbildung 4.21) ist das Verhalten der Va-
riationsamplituden beim Uberriesen 7 CMa nicht verwunderlich. Schon die dynamischen Spektren
von Ha zeigen, dal n CMa in 1997 deutlich hohere Variabilitit zeigt als in 1995. Der Maximalwert
hat sich von 5.4% auf 9.5% erhoht. Ebenso hat sich der Bereich der signifikanten Variation verbrei-
tert, was auf die in 1997 zusitzlich auftretende zweite Emissionskomponente am blauen Fliigel von
Ha zuriickzufiihren ist.

Der letzte analysierte Uberriese HD 74371 zeigt hingegen wieder ein einheitlicheres Bild. Wie schon
in Abbildung 4.21 erkennbar, unterscheiden sich die zeitlich gemittelten Spektren von 1996 und 1997
nur sehr wenig, dennoch sind sie sehr unterschiedlich variabel. Wihrend 1996 die Emission maximale
Variabilitdt mit einer Amplitude von 6.5% zeigt, ist es 1997 die Absorptionskomponente, in der die
Variationen mit 7.0% maximal sind. Dementsprechend zeigt das TVS auch eine leichte Abweichung
von der Symmetrie zur Systemgeschwindigkeit. Die Ergebnisse dieses Abschnitts sind in Tabelle 4.5
nochmals zusammengefalt.

4.4.3 Zeitskalen der Ho-Variabilitéit

Wie schon bei den Orion—Sternen wird die Periodenanalyse zunichst nur eindimensional durch-
gefiihrt, um eine erste Abschitzung fiir die Zeitskalen der Ha—Variabilitdt vornehmen zu konnen.
Dazu werden zuniichst wieder die residualen Aquivalentbreiten bestimmt. In Abbildung 4.23 sind die
gemessenen Aquivalentbreitendifferenzen gegen das Aufnahmedatum aufgetragen. Auf diese eindi-
mensionalen Zeitserien wird nun die CLEAN—Methode angewandt, wobei als Abbruchkriterium das
Signifikanzlevel auf 99.5% festgesetzt wurde.

Anders als bei den Orion—Programmsternen sind in Abbildung 4.23 deutlich strukturelle Verdnde-
rungen erkennbar, die auf periodische Variabilititen schlieen lassen. So brachte die eindimensionale
Analyse auch in fast allen Fillen zahlreiche signifikante Perioden hervor. Dies ist ein deutlicher Unter-
schied zu den friihen B—Uberriesen, bei denen trotz dhnlich langer Zeitserien von derselben Qualitit
(S/N = 150 in Ha) nur bei k Ori eine signifikante Periode detektiert werden konnte. Die Ergebnisse
der eindimensionalen Periodenanalyse sind in Tabelle 4.6 wiedergegeben, dabei sind die stirksten
Perioden fett gedruckt. Ferner ist jeweils die obere und untere Grenze fiir die stellare Rotationsperi-
ode angegeben. Erwidhnenswert ist die Beobachtung, daf} im Falle von 9 Cep trotz einer ausreichend
guten Zeitserie von 1998 ebensowenig eine signifikante Periode nachgewiesen werden konnte wie fiir
die Zeitserie von HD 74371 aus dem Jahre 1997.



4.4 DIE KUHLE SEITE: 9 CEP, 55 CYG, x AUR, HD 79186, n CMA, HD 74371

65

Die beobachteten Variationen der Aquivalentbreiten dhneln in der Struktur sehr stark denen der spiiten
B—Uberriesen HD 91619 (B71a), [ Ori (B8Ia) und HD 96919 (B91a) wihrend hingegen die dynami-
schen Spektren der Ha—Linie sich von denen der drei obigen B—Uberriesen vollig unterscheiden.
Eine einzige Ausnahme bildet der B5—Uberriese 7 CMa, dessen schlagartig auftretende Doppelgip-
felemission im dynamischen Spektrum von 1997 (MJD 50551) einem dhnlichen Emissionsevent im
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Tabelle 4.6: Die aus der eindimensionalen Periodenanalyse hergeleiteten, signifikanten Perioden fiir die
Ha-Linien der iibrigen B—Uberriesen fiir die unterschiedlichen Zeitserien im Zeitraum von 1995 bis 1998.
Die jeweils dominierende Periode einer Zeitserie ist fett gedruckt.

. P [d] Prot,break Prot / sin
Objekt Ter KT} 1905 | 1996 | 1997 | 1998 |  [d] [d]
9 Cephei 18500 - - - - 47 54
55 Cygni 16200 - - ~ 1853 117 79

8.15
HD 79186 13600 ~ | 2632 | 2828 | 178 61
1833 | 7.70
13.47
6.41
9.71
5.72
x Aurigae 13600 - - ~ 1734 151 55
7 Canis Majoris | 13600 | 50.63 — | 23.53 - 11.7 55
12.61 ~ 11338 -
15.20 ~| 784 -
8.52 - -
HD 74371 13000 ~ | 31.88 - | 136 53
_ 1271 _ _

dynamischen Spektrum des B8—Uberriesen 3 Ori von 1995 (MJD 49835) gleicht (siehe Kaufer 1996,
S.75). Allerdings erreicht das Ergebnis in 7 CMa nicht die Stirke von 8 Ori. Fiir 8 Ori wurden von
Kaufer (1996) korotierende zirkumstellare Strukturen als wahrscheinlichste Ursache fiir die Variabi-
litdt genannt.

Derlei starke Aktivitidten konnten jedoch mehrere Umldufe des Sterns erhalten bleiben. In den dyna-
mischen Spektren von 1997 fiir » CMa findet sich nur ein dhnliches Ereignis, ndmlich bei MJD 50526.
Der zeitliche Abstand zwischen diesen beiden Ereignissen kann demnach als ein Bruchteil der tat-
sdchlichen Rotationsperiode des Stern angesehen werden. Aus dem zeitlichen Abstand 148t sich
P =~ 24.5 Tage ableiten. In der Tat erhilt man bereits als Ergebnis der eindimensionalen Perioden-
analyse einen Wert von P = 23.53 Tage. In der Zeitserie aus dem Jahr 1995 sind jedoch keinerlei
Spuren auf eine solch heftige Emissionsaktivitdt zu finden, was Riickschliisse auf die Stabilitdt dieser
Struktur zuldft.

Die Anwendung desselben CLEAN—Algorithmus auf die zweidimensionalen dynamischen Spektren
liefert nun weitere Ergebnisse. Auch diese weichen sehr deutlich von denen ab, die fiir die friihen
Orion-B-Uberriesen abgeleitet wurden. Die Ergebnisse der zweidimensionalen Periodenanalyse sind
in Tabelle 4.7 dargestellt. Dabei fillt zundchst auf, dal die meisten Perioden der eindimensionalen
Analyse auch bei der zweidimensionalen Analyse detektiert werden. Dariiberhinaus ist augenschein-
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Tabelle 4.7: Die aus der zweidimensionalen Periodenanalyse detektierten Perioden fiir die Ha—Linien der
tibrigen B—Uberriesen. Die jeweils dominierende Periode einer Zeitserie ist dick gedruckt.

. P [d] Prot,break Prot/ sini
Objekt Ter KT} 1905 | 1996 | 1997 | 1998 |  [d] [{1]
9 Cephei 18500 _ - —131.20 47 54
55 Cyeni 16200 - ~ 1490 | 2625 | 117 79
16.27
7.50

HD 79186 13600 — | 26.64 | 28.37 17.8 61
17.36 | 15.38 -
1371 | 8.15 -
11.29 -
6.02 -

y Aurigae 13600 - - ~ 2015 | 151 55
12.38

n Canis Majoris | 13600 | 50.30 — | 23.57 - 11.7 55
12.78 11.58 -
8.75 -

HD 74371 13000 _ | 3138 - | 136 53
~ 1237 - -

lich, daf die jeweils signifikantesten Perioden im jeweiligen Bereich fiir die tatséchliche Rotationspe-
riode des Sterns liegen.

Im einzelnen liefern die Ergebnisse folgendes Bild. Der B2—Uberriese 9 Cep liefert als einzige signi-
fikante Periode P = 31.20 Tage. Dies ist mit dem berechneten Pyq/ sini = 54 Tage nicht vereinbar.
Trigt man jedoch der Theorie der korotierenden zirkumstellaren Strukturen Rechnung konnte die ge-
fundene Periode eine Abschitzung fiir die halbe Rotationsperiode liefern. Demzufolge erhielte man
fiir die Rotationsperiode von 9 Cep P = 61 Tage, wenn man die Unsicherheiten in der Abschitzung
von Pyt / sin beriicksichtigt, gerade noch damit vereinbar wire.

Ein dhnliches Bild hat man bei 55 Cyg. Die signifikansteste detektierte Periode P = 26.25 Tage
betrigt gerade einmal 1/3 von Py / sini. Dies wiirde bedeuten, daf sich auf der Sternoberfliche drei
symmetrisch angeordnete Strukturen befanden. Im Phasendiagramm der Ha—Residuen lassen sich
jedoch keine Hinweise auf eine solche Struktur erkennen.

Ein sehr buntes Bild zeigt HD 79186. Die Periodenanlayse brachte eine ganze Reihe an signifikan-
ten Perioden, die sowohl in der ein- als auch in der zweidimensionalen Analyse nachgewiesen wer-
den konnten. Die jeweils dominierende Periode in den beiden Zeitserien war P = 26.6 Tage resp.
‘P =~ 28.4 Tage. Innerhalb der anzunehmenden Fehlergrenzen kann davon ausgegangen werden, daf3
es sich um diesselbe Periode handelt, die liber zwei Jahre hinweg stabil bleibt. Sollte es sich um ko-
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rotierende Oberflichenstrukturen handeln kann die Abweichung der Perioden teilweise auch darauf
zuriickgefiihrt werden, daf3 diese selbst in ihrer Ausdehnung auf der Sternoberfldche leicht variabel
sind. Auch hier liegt die Vermutung nahe, daf3 die detektierten Perioden an die Rotationsperiode des
Sterns gekoppelt sind. Am wahrscheinlichsten ist die Annahme, daf es sich bei der beobachteten Pe-
riode gerade um die halbe Rotationsperiode handelt. Die Vielzahl der detektierten Perioden 1463t es
jedoch als unwahrscheinlich erscheinen, daf} ausschlie3lich korotierende Strukturen fiir die beobach-
teten Variationen verantwortlich sind.

Der spektroskopische Doppelstern x Aur ist sicherlich der schwierigste Kandidat bei der Perioden-
analyse. Unsicher ist, wie ob und in welchem Ausmall der Begleiter von x Aur EinfluB} auf die
Sternwindstruktur nimmt. Wie spiter gezeigt wird, ist die Klassifizierung des Begleiters als frithen
B—Hauptreihenstern (B2V) ein sehr wahrscheinliches Szenario. Fiir diesen Fall sollte der Begleiter
keinen grofien Einfluf} haben, da die Sternwinde der Hauptreihensterne deutlich schwicher sind. Die
sehr starke 20 Tage—Periode von x Aur liegt jedoch nicht im Bereich von Py / sini. Eine Analyse
auf Basis des Phasendiagramms der Ha—Residuen 146t die Vermutung, es handle sich dabei um die
halbe Rotationsperiode, als sehr wahrscheinlich erscheinen. Jedoch liegt auch die dann resultierende
Periode P ~ 40.3 Tage noch deutlich von Pyt / siné = 55 entfernt. Eine Erklédrung ist hierbei, daf}
die Sternparameter von x Aur in Hinblick auf die Unsicherheit iiber den Charakter des Begleiters mit
groBerer Vorsicht zu betrachten sind und die Berechnung einen groferen Fehler beinhalten als dies
bei den anderen Programmsternen der Fall ist.

Die aufschlureichsten Ergebnisse liefert sicherlich 7 CMa. Die beiden starken Emissionsausbriiche
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in 1997 lieBen auf eine Periode von P ~ 24.5 Tage schliefen. Tatsdchlich wurde eine Periode auf
dieser Zeitskala nachgewiesen, sowohl durch die ein- als auch durch die zweidimensionale Perioden-
analyse der Zeitserie. Aus der Zeitserie von 1995 wird als signifikanteste Periode P ~ 50.3 Tage
detektiert, welche ziemlich genau das Doppelte der vorherigen Periode darstellt und die in guter
Ubereinstimmung mit P,/ sini = 55 Tage ist. Interessant ist eine nihere Betrachtung der Periode
P =~ 12.8 Tage, eine verfeinerte Analyse erbrachte die Periode P = 12.685 Tage. Eine Periode
dhnlicher Linge wird auch im Datensatz von 1997 gefunden. Die Abweichungen lassen sich gege-
benfalls durch Variabilitit der Strukturen auf der Sternoberfldche erkldaren. Das Phasendiagramm der
Ha—Residuen in Abbildung 4.24 gibt diesbeziiglich nicht sicher Aufschluf. Es zeigt bei dieser Peri-
ode von -80 km/s bis +140 km/s prograd iiber das gesamte Linienprofil laufende Pseudoabsorptions-
und Pseudoemissionskomponenten. Als Erkldrung bieten sich hierfiir, dhnlich wie bei HD 64760
oder ¢ Ori, symmetrisch auf der Sternoberflache verteilte Strukturen an, woraus sich die tatsdchli-
chen Rotationsperiode abschitzen liefe. Entspriche die detektierte Periode gerade einem Viertel der
tatsdchlichen Rotationsperiode, liee sich diese dann abschitzen zu Pyoy = 50.74 Tage, was in gu-
ter Ubereinstimmung mit P,/ sin4 aus Tabelle 3.3 ist. Bei einem Viertel der Periode miiten sich
jedoch vier Sktrukturen, Flecken oder ,,Spots™, auf der Sternoberflache befinden, was bedeutete, dall
zu jedem Zeitpunkt mindestens zwei im Phasenspektrum sichtbar wiren. Das kann aus dem Phasen-
spektrum jedoch nicht sicher bestitigt werden. DaB3 sich eine dhnliche Periode P =~ 11.6 Tage auch
in der Zeitserie von 1997 finden 148t, spricht dafiir, daf3 die Struktur einserseits in ihrem Variabilitts-
verhalten sehr stabil ist, d. h. der sie triggernde physikalische Prozess stabil ist, andererseits instabil
hinsichtlich Ausdehnung und Lage auf der Sternoberfliche. Eine andere plausible Erkldrung wiren
Nicht-Radiale Pulsationen (NRP) niedriger Moden. Einen endgiiltigen Aufschluf} dariiber liefert die
Analyse der photosphirischen Linien im nédchsten Abschnitt.

Bei dem B6-Uberriesen HD 74371 ist etwas iiberraschend, daB sich in der qualitativ sehr guten Zeitse-
rie von 1997 wie schon in der eindimensionalen Analyse keine signifikante Periode detektieren 146t,
wihrend sich die beiden auf Basis der eindimensionalen Analyse 1996 gefunden Perioden auch durch
die zweidimensionale nachweisen lassen. Ob es sich bei den gefundenen Perioden P ~ 31.4 Tage und
‘P ~ 12.8 Tage um einen Bruchteil der tatséchlichen stellaren Rotationsperiode handelt, ist schwer zu
sagen, da auch eine Analyse des Phasendiagramms keinen eindeutigen Aufschluf dariiber gibt. Sidhe
man erstere als halbe Rotationsperiode an, so erhielte man P,y = 62.8 Tage, was sehr deutlich ober-
halb der oberen Grenze von P/ sini = 53 Tage liegt. Hingegen konnte die letztere ein Viertel der
Rotationsperiode sein, womit sich fiir diese Py = 51.2 Tage ergebe. Letztenendes ist die Herkunft
der beiden Perioden unklar.

4.4.4 DAC’sund HVA’s

Kaufer (1996) fand bei einem der BA—Uberriesen, nimlich beim AO—Uberriesen HD 92207 ein DAC'—
artiges Verhalten in der Zeitserie von 1994, Im Gegensatz dazu treten bei den mittleren B—Uber-
riesen keine DACs auf, wie sie vor allem in den IUE-UV-Spektren beobachtet werden. Eine Er-
kldarung hierfiir mag sein, dal das DAC—artige Verhalten im optischen Spektralbereich beim Spektral-
typ AO auftraten. Uberriesen dieses Spektraltyps liegen interessanterweise bereits nach dem zweiten

'Discrete Absorption Component
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Bistability—Sprung, den Lamers et al. (1995) bei T, ~ 10 000 K, was in etwa dem Spektraltyp B9/A0
entspricht, ansiedeln. Moglicherweise ist die Erscheinung von DACs im optischen Spektralbereich an
den Spektraltyp gekoppelt.

Ein dhnlicher Zusammenhang zwischen Bistability—Sprung und dem anderen nicht beobachteten
Phiinomen, den sogenannten HVAs? (Kaufer et al. 1996b) ist jedoch nicht ableitbar, denn die HVAs
treten in friiheren Beobachtungen auch bei B7— bis B9-Uberriesen auf, Objekten also, die noch vor
dem zweiten Bistability—Sprung liegen. Die HVAs sind bei B8/B9—Uberriesen jedoch am deutlichsten
zu beobachten.

*High Velocity Absorption



Kapitel 5

Variabilitat der photosphéirischen Linien

Nachdem sich das vorangegangene Kapitel auschlieBlich mit der Variation der windsensitivsten Spek-
trallinien beschéftigt hat, wird hier nun auf die photosphérischen Linien detailliert eingegangen. Dabei
wird zunédchst nach Radialgeschwindigkeitsvariationen gesucht. Die Radialgeschwindigkeiten wer-
den durch das Anpassen von GauB3—Profilen bestimmt. Dies 146t sich dadurch rechtfertigen, daf} in
den photosphirischen Metallinien der fiir die Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten wichtige Li-
nienkern von der thermischen Dopplerverbreiterung dominiert ist, welche ein gaul3formiges Profil
aufweist. Die Bestimmung der Aquivalentbreiten durch Anfitten eines GauB—Profils ist kritischer, da
dir Rotationsverbreiterung und die Dampfungsfliigel einer Absorptionslinie nicht gau3férmig sind.
Jedoch ist die Abweichung davon meist gering, was GauB3—Profile rechtfertigt. Nur fiir die stdrksten
Linien, wie eben die Spektrallinien des Wasserstoffs, 1a6t sich das Gaul3—Profil nicht mehr rechferti-
gen, da bei diesen noch andere Verbreiterungseffekte eine Rolle spielen.

5.1 (¢ Orionis

Der spite 09.5-Uberriese ¢ Ori entpuppt sich jedoch rasch als problematisch fiir das Anfitten von
GauB3—Profilen, denn die meisten Spektrallinien zeigen kein symmetrisches Absorptionsprofil. Das
asymmetrische Profil zeichnet sich durch einen steilen langwelligen und durch einen ausgedehnten
kurzwelligen Fliigel aus. Das asymmetrische Linienprofil ist ein wichtiges Indiz fiir kontinuierlichen
Massenverlust durch den Sternwind.

5.1.1 Radialgeschwindigkeit

Fiir die Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten ist das Anfitten eines Gaul—Profils weniger pro-
blematisch, da man den Fit auf den Bereich des Linienkerns beschrinken kann. Aber auch diese
Moglichkeit ist nur beschriinkt einsetzbar, da sdmtliche Spektrallinien durch die relativ hohe Rotati-
onsgeschwindigkeit von ¢ Ori, v sin¢ = 140 km/s, sehr stark verbreitert sind. Dadurch sind die Kerne
der schwicherenen Linien nicht mehr durch ein Gau3—Profil anzufitten, sie verschmieren mit dem
Kontinuum.
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Tabelle 5.1: Die in der Radialgeschwindigkeitsanalyse von ¢ Ori gefundenen Perioden in den wichtigsten
photosphérischen Linien im blauen Kanal (links und rechts oben) und roten Kanal (rechts unten).

Element Wellenlinge P AP Element Wellenlinge P AP
[A] [Tage]  [Tage] [A] [Tage]  [Tage]
He1 4009.270 - - Her 4471.688 2.3334  +0.0124
He1 4026.189 23690 =+0.0131 7.0527 +0.0816
7.0943  +0.0127 Sill 4552.654 2.3344  +0.0122
Oon 4075.868 2.3904 +0.0129 He1 4713.143 2.3273  +0.0125
Sitv 4088,863  2.3309 =+0.0116 Het 4921.929  2.3245 +0.0126
Sitv 4116.104 - - He1 5015.675  2.3363 +£0.0119
Her 4143.759 - - He1 5875.618 23481 +£0.0121
He1 4199.830 2.3877 #£0.0131 6.8764 +0.0928
on 4366.896 - - He1 6678.149 2.3218 +0.0125
Her 4387.928 - - Het 7065.188  2.3090 +0.0130

7.0200 +0.0122

Tabelle 5.1 gibt die Ergebnisse der Radialgeschwindigkeitsanalyse von ¢ Ori wieder. Dabei sind nur
die wichtigsten untersuchten Linien angegeben. Die vollstindige Analyse erstreckte sich iiber alle
Linien, wie sie im Spektralatlas in Anhang C zu erkennen sind. Generell bewegten sich die Radial-
geschwindigkeitsvariationen bei den SiIIl/Tv—Linien im Bereich von +6 km/s, bei den O II-Linien
+7 km/s und bei den He I-Linien +10 km/s. Bei der Analyse werden zwei verschiedene Perioden
detektiert. Zum einen eine Periode, die im Bereich der schon zuvor aus der zweidimensionalen Pe-
riodenanalyse von Ha her bekannten Periode, ndmlich P = 7.0 Tage, liegt und die wahrscheinlich
der halben Rotationsperiode von { Ori entspricht. Zum anderen wird eine wesentlich signifikantere
Periode, d. h. daf3 sie im Powerspektrum eine hohere Amplitude aufweist, bei P =~ 2.33 Tage festge-
stellt. Im Gegensatz zur ersten wird diese in allen Spektrallinien beobachtet, fiir die eine signifikante
Periode festgestellt werden kann. Da die Periode deutlich unterhalb der unteren Grenze fiir die Ro-
tationsperiode des Sterns, die durch Prot preak = 2.80 Tage gegeben ist, liegt, handelt es sich hierbei
wahrscheinlich um eine Pulsationsperiode. Sie liegt jedoch bei dem 2.5—fachen Wert, der in Abschnitt
3.3 fiir Prad, funa abgeleitet wurde. In diesem Fillen, P > Praq fund Wird vermutet, dal es sich um
NRP-Moden mit niedrigen Moden handelt.

Aufgrund der geringen Anzahl untersuchter Spektrallinien ist es nur schwer moglich, eine allge-
meingiiltige Aussage iiber einen Zusammenhang von Linienstidrke und Periodenldange zu treffen. Den-
noch ist offensichtlich, dal die 7-Tage—Periode ausschlieBlich in den He I-Linien detektiert wird,
wihrend die 2.3-Tage—Periode auch in den deutlich schwicheren, rein photosphirischen Linien vor-
kommt. Im vorangegangenen Abschnitt wurde als Ursache fiir die ldngere Periode bereits korotie-
rende Oberflichenstrukturen genannt. Dies ist mit den hier gemachten Analysen vereinbar, da diese
Periode in den Spektrallinien mit gréBerer Entstehungstiefe wie beispielsweise die O 11, SiIll und
SiIv-Linien nicht detektiert wird. Hingegen ist die kiirzere Periode, als deren Ursache Pulsation
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wahrscheinlich ist, in allen Entstehungstiefen vorhanden.

5.1.2 Linienstirke

Fiir die Linienintensititsanalyse werden die Aquivalentbreiten der einzelnen Spektrallinien sehr sorg-
fdltig vermessen und mit dem jeweiligen Aufnahmedatum in einer Tabelle gespeichert. Anschlieend
wird auf diese Tabelle der eindimensionale CLEAN—Algorithmus angewandt. Als Abbruchbedingung
wird wiederum das 3o0—Singifikanzniveau gewihlt. Falls Intensititsvariationen vorliegen, wire eine
Korrelation mit den Radialgeschwindigkeitsvariationen zu erwarten. Dennoch wird nach Abschluf3
der CLEAN—Analyse keine signifikante Linienintensititsvariation festgestellt. Zwar zeigen die be-
rechnetet Frequenzspektren von Intensitits- und Radialgeschwindigkeitsanalyse sehr starke Ahnlich-
keiten, aber die Amplituden in den Powerspektren liegen deutlich unter der Abbruchbedingung.

5.2 € Orionis

Die Analyse des friihen BO-Uberriesen € Ori erweist sich als deutlich weniger problematisch, da
bei allen Spektrallinien ein symmetrisches Absorptionsprofil vorliegt, fiir welche das Anfitten von
GauB3—Profilen keine Schwierigkeit darstellt. Tabelle 5.2 gibt die einzelnen Ergebnisse wieder. Dabei
wurden die zahlreichen O 11, C11, Si1il, Si1v und He I-Linien, in denen keine Perioden detektiert
wurden weggelassen. Bei den analysierten Linien handelt es sich im wesentlichen um dieselben wie
im Falle von ¢ Ori.

5.2.1 Radialgeschwindigkeit

Im volligen Gegensatz zu ¢ Ori liefert € Ori bei der Radialgeschwindigkeitsanalyse in keiner Spek-
trallinie eine signifikante Periode,obwohl Radialdeschwindigkeitsvariationen vorliegen. Diese betra-
gen bei den SiIl/iv—Linien etwa £7 km/s, bei den O I1-Linien £9 km/s und bei den He I-Linien
412 km/s. Eine interessante Beobachtung kann hierbei jedoch gemacht werden: Es ist auffallig, daf3
sich die Frequenzspektren der Spektrallinien nicht nur innerhalb eines Elements einander sehr dhnlich
sehen, sondern daf} sich samtliche Frequenzspektren sehr dhnlich sind. d. h. daf die Frequenzspek-
tren jeweils bei denselben Frequenzen ihre maximalen Amplituden haben, die jedoch allesamt unter
der 30—Abbruchbedingung liegen. Die photosphirische Struktur scheint also in allen Schichten bis
hin zum Fuf} des Sternwinds dhnlich zu sein. Da Radialgeschwindigkeitsvariationen ein wichtiges
Indiz fiir Pulsationen sind, kann umgekehrt gefolgert werden, dafl ohne diese Variationen Pulsatio-
nen hoherer Moden als eher unwahrscheinlich angesehen werden kdnnen, niedrige Moden sind nicht
auszuschlieen.

5.2.2 Linienstirke

Die Analyse der Linienintensititsvariationen zeigt im Vergleich zu ¢ Ori erneut ein anderes Ergebnis,
denn € Ori liefert zwar nur in wenigen Linien, aber zumindest einige signifikante Perioden. Dabei
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Tabelle 5.2: Die in der von Radialgeschwindigkeitsanalyse € Ori gefundenen Perioden in den photosphirischen
Linien im blauen Kanal (links) und roten Kanal (rechts).

Wellenlidnge P AP Wellenlidnge P AP
Element Element
[A] [Tage]  [Tage] [A] [Tage]  [Tage]

Hel 4009.270  2.3942 +1.0009 Hel 5875.618  5.8293 +0.0046
Sitv 4088,803  2.1611 +0.0067 Hel 7065.188  5.7994 £0.0053
Sitv 4116.104  2.1551 =£0.0070

Her 4143.759  2.3507 =£0.0031

Her 5047.736  2.3352  £0.0078

handelt es sich im blauen Kanal um die Periode P ~ 2.25 Tage. Die in den He I-Linien detektierten
Perioden liegen deutlich hher als die in den Si 1v-Linien abgeleiteten. In allen anderen Spektrallinien
ist zu beobachten, dal} die Frequenz, die in etwa obiger Periode entspricht, die maximale Amplitude
aufweist, in den meisten jedoch unter dem Signifikanzniveau liegt. Die im blauen Kanal gefundene
Periode wird im roten jedoch nicht mehr nachgewiesen, dafiir eine Periode, die in etwa der Periode
entspricht, die bereits bei der zweidimensionalen Analyse der Ha—Linie entdeckt wurde, ndamlich
P ~ 5.8 Tage.

5.3 kK Orionis

Betrachtet man die dynamischen Spektren der Ha—Linie von « Ori aus den beiden Jahren 1995 und
1996, fillt auf, daB sich beide kaum voneinander unterscheiden. Der BO—Uberriese x Ori scheint also
hinsichtlich seiner Windstruktur relativ stabil zu sein, auch sind die Variationsmuster in beiden Jahren
beinahe identisch. Samtliche Spektrallinien zeigen symmetrische Absorptionsprofile, so da auch hier
das Anfitten eines Gaul3—Profils unproblematisch ist. Da x Ori und e Ori vom selben Spektraltyp sind,
dhneln sich die Spektren sehr.

5.3.1 Radialgeschwindigkeit

Aufrgund der gemachten Beobachtungen hinsichtlich der Stabilitiit der Variationsmuster wiren streng
periodische Radialgeschwindigkeitsvariationen keine Uberraschung gewesen. Aber im Ergebnis zeigt
sich, daf} nicht eine Spektrallinie des blauen Kanals hinsichtlich ihrer Variation der Radialgeschwin-
digkeits eine signifikante Periode zeigt. Sie weisen zwar auf Basis der TVS—Annalyse allgemein eine
signifikante Variation vor, doch liegen sdmtliche Amplituden im Frequenzspektrum liegen ganz deut-
lich unterhalb der Abbruchbedingung. Die Schwankungen in der Radialgeschwindigkeit liegt bei den
Sini/rv—Linien im Bereich von 4 km/s, bei den O 11-Linien £5 km/s und bei den He I-Linien etwa
bei 8 km/s.
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Tabelle 5.3: Die in der Radialgeschwindigkeitsanalyse von 55 Cyg gefundenen Perioden in den photosphri-
schen Linien im blauen Kanal (links) und roten Kanal (rechts).

Wellenlinge P AP Wellenldnge P AP
Element Element
[A] [Tage]  [Tage] [A] [Tage]  [Tage]
He1 4471.688 1.1212  £0.0038 He1 5875.618 1.1466  £+0.0030
He1 5015.675 1.1294 +0.0026

Nur eine Linie im roten Kanal, nimlich die He IA5875-Linie, zeigt eine signifikante Periode, die
bei P = 1.28 Tage liegt. In diesem Bereich liegt nach Abschnitt 3.3 auch die fundamentale radiale
Pulsationsperiode Prag, funa=1.20 Tage.

5.3.2 Linienstirke

Das Ergebnis der Linienintensititsvariationsanalyse lautet, daf es iiber der gesamten beobachteten
Wellenlidngenbereich keine Spektrallinie gibt, die signifikante periodische Variation zeigt.

54 55 Cygni

Der B3-Uberriese 55 Cyg ist hinsichtlich der Analyse unproblematisch, da die Spektrallinien sym-
metrische Absorptionsprofile zeigen, was das Anfitten eines Gauss-Profils einfach gestaltet.

5.4.1 Radialgeschwindigkeit

Bei der Radialgeschwindigkeitsanalyse kann erneut beobachtet werden, dafl die Frequenzspektren
der Metallinien beinahe identisch zu einander sind, aber sdmtliche Amplituden liegen unterhalb der

Tabelle 5.4: Die in der Linienintensitétsanalyse von 55 Cyg gefunden Perioden in den photosphérischen Linien
im blauen Kanal (links) und roten Kanal (rechts).

Element Wellenlinge P AP Element Wellenlinge P AP
[A] [Tage]  [Tage] [A] [Tage]  [Tage]
He1 4471.688 1.1678  +0.2979 Her1 5875.618 1.0894 +0.0037
Mg 4481.327 1.0657 +0.0022 Sin 6347.091 1.0876 £0.0037
N1 4630.537 1.1478  +0.2399 He1 6678.149 1.0824  £0.0028

He1 7065.188 1.0814 £0.0021
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Abbruchbedingung. Lediglich in den He 1-Linien mit sehr hohen Aquivalentbreiten kann eine si-
gnifikante Periode detektiert werden, die bei P = 1.13 Tage liegt. Dies liegt deutlich unter der in
Abschnitt 3.3 abgeleiteten fundamentalen radialen Pulsationsperiode Praq funa = 3-8 Tage. Fiir Peri-
oden mit P < Prad fund Wird vermutet, daf3 es sich um die ersten harmonischen radialen Pulsationen
handelt. In Tabelle 5.3 sind die wichtigsten analysierten Spektrallinien von 55 Cyg mitsamt der de-
tektierten Periode dargestellt. Erneut sind diejenigen Spektrallinien wie beispielsweise die C11, N 11,
O11, Si1im und Si1v-Linien, die keine signifikanten Perioden aufwiesen, weggelassen worden. Die
Radialgeschwindigkeiten variieren bei den He I-Linien im Bereich von &8 km/s und in den anderen
photosphirischen Linien um 44 km/s.

5.4.2 Linienstirke

Die Analyse der Linienintensititen zeigt ein dhnliches Bild. Bei den Spektrallinien mit geringer und
mittlerer Aquivalentbreite kénnen keine signifikanten Perioden detektiert werden, lediglich bei den
Linien mit hoher Aquivalentbreite (W > 250 mA) wird erneut die Periode P = 1.13 Tage gefun-
den. Dariiberhinaus wird in den Spektrallinien des roten Kanals eine Periode auf dhnlicher Zeitskala
gefunden, ndmlich P = 1.08 Tage.

5.5 HD79186

Die Analyse der nachfolgenden mittleren B—Uberriesen, die das Bindeglied zu den spiten resp. friihen
BA—Uberriesen aus Kaufer (1996) darstellen, bringt eine signifikante Anderung fiir die Ergebnisse der
Periodenanalyse. Mit dem B5—Uberriesen HD 79186 iindert sich das Bild schlagartig. Wihrend bei
den friihen B—Uberriesen lediglich eine, maximal zwei signifikante Perioden in einer Spektrallinie
detektiert wurden, fiihrt die Analyse nun zu einem ,,Perioden—Z00", in dem bis zu acht signifikante
Perioden pro Spektrallinie gefunden werden. Die Darstellung mittels einer Tabelle wiirde daher den
Rahmen sprengen, weswegen im folgenden die Ergebnisse geplottet dargestellt werden.
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5.5.1 Radialgeschwindigkeit

Abbildung 5.1 zeigt die Ergebnisse der Radialgeschwindigkeitsanalyse von von HD 79186. Dabei
sind die Perioden gegen die Aquivalentbreite der jeweiligen Spektrallinie aufgetragen. Die Sym-
bolgrofe gibt dabei die Signifikanz wieder. Die signifikantesten Perioden liegen im Bereich um
P = 10 Tage. In einigen Spektrallinien liegen die detektierten Perioden in der Néhe von Prag fund =
7.1 Tage. In den Spektrallinien mit W, < 400 mA werden auch Perioden bis zu P = 20 Tage ge-
funden. Die Radialgeschwindigkeiten variieren bei allen analysierten Spektrallinien im Bereich von
£9 km/s.

5.5.2 Linienstirke

Die Ergebnisse der Linienintensititsanalyse sind in Abbildung 5.2 dargestellt. Auffallig ist hier, daf3
die Spektrallinien mit einer Aquivalentbreite Wy > 600 mA keine periodische Variation aufwei-
sen. Im wesentlichen liegen die nachgewiesenen Perioden im Bereich von P < 10 Tage. In einigen
wenigen Linien werden sowohl in der Radialgeschwindigkeits- und Linienstirkeanalyse dieselben
Perioden beobachtet, was eine Kopplung vermuten 1idt. In diesem Fall konnten NRPs als zugrun-
de liegender Mechanismus ausgeschlossen werde, da NRP’s meist den FluB in einer Spektrallinie
nur verschieben, es also lediglich zu Linienprofilvariationen kommt, die Aquivalentbreite jedoch un-
beriihrt bleibt. Vielmehr ist hier von radialen Pulsationen auszugehen, was fiir P < Prag fund €her
vermutet wird.

5.6 1 Canis Majoris

5.6.1 Radialgeschwindigkeit

Die Radialgeschwindigkeitsanalyse des B5—Uberriesen 7 CMa fiigt sich gut in das bisherige Bild
der BA—Uberriesen ein. In Abbildung 5.3 sind die unterschiedliche Perioden gegen die Wellenlinge
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geplottet, wobei die SymbolgréBe die jeweilige Signifikanz darstellt. Erstaunlich ist dabei, daf} die
Linien mit sehr hohen Aquivalentbreiten Wy > 600 mA), im wesentlich die He 1-Linien, keine
periodischen Radialgeschwindigkeitsvariationen zeigen. Die meisten Perioden liegen im Bereich P <
10 Tage, wiederum auch einige im Bereich der fundamentalen radialen Pulsationsperiode Prad fund =
4.8 Tage. Die Radialgeschwindigkeitsschwankungen liegen bei den He I-Linien bei £8 km/s und bei
den anderen photosphérischen Linien bei £5 km/s.

5.6.2 Linienstirke

Die Linienintensititsanalyse von 7 CMa bringt ein komplementires Ergebnis. Wiederum wird eine
Vielzahl von Perioden detektiert, jedoch verhilt es sich diesmal so, daf} die Spektrallinien mit sehr
hoher Aquivalentbreite Wy > 600 mA deutlich signifikantere Perioden aufweisen, wihrend bei der
Radialgeschwindigkeitsanalyse die Linien mit geringerer Aquivalentbreite waren. Nur bei den schwa-
chen Spektrallinien (W, < 100 mA) werden teilweise dieselben Perioden nachgewiesen wie bei der
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Radialgeschwindigkeitsanalyse.

Die starke Periode aus der Ha—Analyse, P = 12.8 Tage, wird in keiner einzigen photosphérischen
Spektrallinie gefunden. Dies 1468t NRPs als Ursache fiir diese Periode als sehr unwahrscheinlich er-
scheinen, da diese sich auf die photosphérische Struktur auswirken miifite. Scheiden jedoch NRPs
als physikalische triggernder Prozef fiir obige Periode aus, so verbleiben als Erklarung nur noch
korotierende Strukturen im Sternwind. Somit wire P = 12.8 Tage ein Bruchteil des tatsidchlichen
Rotationsperiode von n CMA.

5.7 HD 74371

Mit dem B6-Uberriesen HD 74371 wird der Ubergang zu den BA—Uberriesen abgeschlossen. Der an
HD 74371 anschlieBende B-Uberriese ist der HD 91619 (B71a) mit Ry = 114 Rg und M, = 27 Mg,
womit er beinahe doppelt so grof und etwa 40% schwerer ist als HD 74371.

5.7.1 Radialgeschwindigkeit

Abbildung 5.5 zeigt die Ergebnisse der Radialgeschwindigkeitsanalyse. Es ist erkennbar, daB iiber
alle Spektrallinien hinweg die Periode P = 7.6 Tage signifikant ist. Sie liegt damit {iber den fiir
Prad,fund abgeleiteten Wert von 5.9 Tagen. Dies 148t vermuten, daf es sich moglicherweise um NRPs
mit geringen Moden handelt, die sich beispielsweise in den residualen Spektren als prograd iiber die
Spektrallinie wandernde Pseudoabsorptions- und -emissionslinien zeigen. Der wesentlichste Teil der
detektierten Perioden liegt im Bereich P < 10 Tage, eine Beoabachtung, die auch fiir die spdteren B—
Uberriesen gemacht wurde. Offensichtlich nehmen die Zeitskalen, auf denen signifikante Perioden in
den photosphiérischen Spektrallinien nachgewiesen werden mit dem Spektraltyp ab, um etwa B9/A0
ihr Minimum zu erreichen. Insofern fiigen sich die bei HD 74371 gemachten Beobachtungen gut in
das bisherige Bild der B-Uberriesen ein. Wie schon 1 CMa spielen auch bei HD 74371 die Linien
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mit hoher Aquivalentbreite, in diesem Fall Wy > 500 mA bei der Radialgeschwindigkeitsanalyse
keine Rolle. Die relativ starken Linien sind zumeist die He I-Linien, die als Bindeglied zwischen den
rein photosphirischen Metall- und den reinen Windlinien angesehen werden. Offensichtlich bleibt der
Mechanismus, der die Radialgeschwindigkeitsvariation triggert auf die Photosphére beschriankt resp.
bricht in den duBersten Schichten dieser zusammen. Die Schwankungen in den Radialgeschwindig-
keiten liegt bei s@mtlichen analysierten Linien im Bereich von £6 km/s.

5.7.2 Linienstarke

Wie an Abbildung 5.6 zu sehen bleibt spiegeln sich die Ergebnisse der Radialgeschwindigkeitsanalyse
auch in denen der Linienintensititsanalyse wieder. Nur unterhalb einer gewissen Aquivalentbreite,
hier Wy < 500 mA werden die signifikanten Perioden gefunden, die wiederum fast ausnahmslos in
den Bereich P < 10 Tage fallen.

Wie bereits im vorangegangen Abschnitt erwédhnt konnen NRP in den residualen Spektren nachgewie-
sen werden. Besonders geeignet ist hierbei die Si11A6347-Linie, da sie eine vergleichsweise starke
Linie in dem am besten belichteten Wellenldngenbereich des Spektrographen darstellt. In Abbildung
5.7 ist das TVS—Spektrum im Bereich um die Si11A6347-Linie und den Phasenplot der residualen
SintA6347-Linie zur Periode P = 7.58 Tage dargestellt. Das TVS—Spektrum zeigt, daf3 sich die
Variabilitit {iber die gesamte Linienbreite erstreckt, wobei 1996 das Maximum im roten Fliigel und
1997 im blaue Fliigel liegt. Derlei Beobachtungen lassen NRPs wahrscheinlicher erscheinen als RP,
bei denen man im TVS—Spektrum Variabilitit lediglich in den Linienfliigel aber nicht im Linienkern
erwartet. Die relative geringe Variationsamplitude von etwa 2% limitiert die Qualitit des Phasen-
plots, da Variationen mit solch kleinen Amplituden nur noch schwer visualisierbar sind. Dennoch
lassen sich in der Abbildung schwache prograd verlaufende Pseudoabsorptions- und -emissionlinien
erkennen. Ein Indiz dafiir, da} méglicherweise NRP vorliegen.

Die Pulsationstrukturen sind in den dynamischen Spektren nicht sichtbar, sondern werden erst in den
Residuen deutlich. Doch auch dort treten sie nicht permanent auf, sondern nur gelegentlich. So ist
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Abbildung 5.7: Das TVS (links) und das Phasendiagramm zur Phase P = 7.58 Tage (rechts) der
Si1tA6347-Linie von HD 74371. Die Amplituden der Variation sind deutlich geringer als in der Ha—Linie
und liegen bei nur etwa 2%, wobei das Kontinuum bereits eine Variation von etwa 1% aufweist. Infolgedessen
ist die Si1tA6347-Linie nur relativ schwach ausgeprigt, was die Qualitdt des Phasenplots limitiert. Dennoch
sind in diesem die gesamte Linienbreite propagierenden Pseudoabsorptions- und emissionlinien zu erkennen.

das obere Phasendiagramm aus dem Datensatz von 1996 gewonnnen. Im Datensatz von 1997 werden
keinerlei Perioden detektiert, was den Riickschluf} erlaubt, dal die vorhandenen Pulsationen nur tem-
pordrer Natur sind und relativ schnell, d. h. nach nur wenigen Rotatonsperioden des Sterns wieder zu-
sammenbrechen. Die Anzahl der Perioden im Bereich der Pulsationen erlaubt auch den Riickschluf,
daB es eine Vielzahl von Modi gibt, die stindig angeregt werden und bald darauf wieder zusammen-
brechen, permante NRPs wie sie beispielsweise hdufig bei Be—Sternen beobachtet werden, sind in
keinem der Programmsterne auszumachen. Andererseits konnte es sich bei einigen der detektierten
Frequenzen um Schwebungungen handeln.

5.8 Die Doppelsternstruktur von y Aurigae

Der Programmstern x Aurigae (HD 36371) ist bereits seit 1912 als spektroskopischer Doppelstern
bekannt. Die Hauptkomponente des Systems wurde als friiher B-Uberriese eingestuft. Lennon et al.
(1993) klassifizerten die Hauptkomponente mit B4lab wihrend Seitter (1970) B5Iab ableitete. Bis
1998 konnte der Begleiter von x Aur noch nicht direkt beobachtet werden.

In Tabelle 5.5 sind nochmals die wichtigsten Sternparameter aufgelistet. Der Doppelsterncharakter
wurde bereits von Frost & Adams (1903) vermutet. Zwischen 1913 und 1916 nahm Young (1916) 88
Spektren im visuellen Bereich auf und leitete daraus die Bahnelemente des Doppelsterns ab. In einer
neueren Arbeit bestimmten Raja & Wolf (1998) aus insgesamt 28 Spektren, die den Spektralbereich
von 6300 bis 7000 A abdeckten, die Bahnelemente vollig neu. Diese sind in Tabelle 5.6 angeben.

Auf Basis dieser Bahnelemente wurde nun versucht, den Begleiter von x Aur niher zu analysieren.
Dazu waren vor allem die HEROS—Aufnahmen im blauen Kanal von unschidtzbarem Wert. In den
mit dem Dutch—92 cm-Teleskop auf La Silla wihrend der MUSICOS—Kampagne gewonnenen Spek-
tren konnte erstmals tiberhaupt der Begleiter direkt beobachtet werden, jedoch nicht in denen, die
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Tabelle 5.5: Die wichtigsten Sternparameter von x Aurigae.

Parameter Wert  Referenz

Spectral Type B5Iab Simbad Database

My, -7.48  Azzopardi (1981)

Terr [KK] 13600 Schmidt-Kaler (1982)
logg 2.073 diese Arbeit

log L/ Lg 5.280 diese Arbeit

R/R 73 diese Arbeit

M /Mg 23 Schaller et al. (1982)
log M [My/yr] -6.46 diese Arbeit

vsing [kms™!] 67 diese Arbeit

Vesc [kms™!] 308  diese Arbeit

im August/September desselben Jahres auf dem Calar Alto aufgenommen wurden. Bislang wurde
der Begleiter auf der Basis von Radialgeschwindigkeitsmessungen postuliert. Die Beobachtung des
Begleiters gelang jedoch nicht in allen Spektrallinien des blauen Kanals, sondern nur in wenigen,
hauptsichlich in den Stickstoft- , Silizium- und Magnesiumlinien. In den wichtigen Wasserstofflinien
HpB,H~y und Héist er nur im roten Fliigel schwach erkennbar. Am deutlichsten ist der Begleiter in
den folgenden Linien erkennbar: Si 11I-Linie bei 4 553A, Mg 11-Linie bei 4481A und He I-Linie bei
4121A.

In Abbildung 5.8 sind die dynamischen Spektren dieser drei Spektrallinien dargestellt. In allen dy-
manischen Spektren zeigt sich der Begleiter sehr deutlich etwas rotverschoben von der Hauptkompo-
nente. In der Magnesium— und Silizium—-Linie ist er sogar so stark, dafl die Hauptkomponente kaum
noch zu erkennen ist. Etwas klarer werden die Verhiltnisse in Abbildung 5.9 aufgezeigt. Hier wird

Tabelle 5.6: Dic Bahnparameter des Doppelsternsystems x Aurigae nach Raja & Wolf (1998).

Parameter Wert

P [d] 676.85 +0.21

T HID 2422754.2 + 46.1
w 181.7° 4+ 24.3°

e 0.116 +0.048

K4 [km/s] 22.0+2.9

v [km/s] 3.28 £0.71

aisine [Rg] 291.8
F(M)[Mgy] 0.73
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Abbildung 5.8: Die dynamischen Spektren von x Aurigae fiir die He I-Linie bei 4 121A, MgI1i-Linie bei

4481A und Simi-Linie bei 4553A. Die dynamischen Spektren iiberdecken nur den Zeitraum der MUSI-
cos—Kampagne vom November/Dezember 1998. Sehr deutlich ist in allen drei Spektren der Begleiter auf
der roten Seite der Hauptkomponente sichtbar.

deutlich, daf} der Begleiter im Vergleich zu x Aur eine schwichere He I-Linie aufweist. Anders dage-
gen bei Magnesium und Silicium, hier zeigt der Begleitstern eine im Vergleich zur Hauptkomponente
starkere Linie.

Diese Tatsache und die Beobachtung, dafl der Begleitstern zwar im blauen, zeitgleich jedoch nicht im
roten Spektralbereich sichtbar ist, 1a6t den Schlufl zu, dal der Begleitstern eine hohere Effektivtem-
peratur Teg aufweisen muf} als die Hauptkomponente, das bedeutet T > 13 600 K. Zur besseren
Zuordnung sind in Abbildung 5.9 auch die Spektren geplottet, die im August/September auf dem
Calar Alto aufgenommen wurden und in denen ausschlieBlich die Hauptkomponente sichtbar ist. Es
wird nun offensichtlich, dafl der Begleiter rotverschoben ist.

Mit den von Raja & Wolf (1998) bestimmten Bahnparamter des Doppelsternsystems aus Tabelle 5.6
konnte nun die theoretische Radialgeschwindigkeitskurve berechnet werden. Da fiir die Exzentizitit
der Umlaufbahn des Begleiters um x Aurigae ein sehr kleiner Wert von e = (0.116 abgeleitet wur-
de, entspricht die thereotische Bahn im Phasendiagramm der Radialgeschwindigkeit beinahe einer
Sinuskurve. In Abbildung 5.10 ist die Radialgeschwindigkeitskurve der He1A4121-Linie gezeigt.
Die MeBpunkte umfassen sowohl die Daten der Calar—Alto—Kampagne als auch die der MUSICOS—

Hel 4120.993 L2l Mgl 4481.129 B SIII1 4552. 654

. . . . . . . . . . . . . .
a11e 4120 a1z a1z az 4a7a 40 4am2 4ama == 552 553 == sss
velieniaenge (A1 uellentaenge (A1 uellentaenge (A1

Abbildung 5.9: Der Bereich um die He 1-Linie, Mg 11-Linie und Si 11I-Linie von x Aurigae. Die Plots zei-
gen alle Spektren der Zeitserie der Calar—Alto—Kampagne un der MuSsICOs—Kampagne von 1998. In der Ca-
lar—Alto—Zeitserie ist lediglich die Hauptkomponente sichtbar, dargestellt jeweils durch den abwérts gerichteten
Pfeil. Nur in der MUS1COS—Zeitserie sind beide Komponenten des Doppelsternsystems zu sehen. Die Position
des Begleiter ist jeweils durch den nach oben gerichteten Pfeil angedeutet.
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©r ] Abbildung 5.10: Die Radialgeschwin-
digkeitskurve der He1A4121-Linie. Die
theoretische Kurve, die hier beinahe si-
nusformig verldauft, wurde auf Basis der
Bahnelementsbestimmung von Raja &
Wolf (1998) berechnet. Etwa bei ¢ ~ 0.12
liegen die MeBpunkte, die aus den MU-
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° 0.2 O e ° °-8 ! Man erkennt deutlich die Lage der beiden
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Kampagne.

Die dirkete Beobachtung des Begleiters erlaubte nun erstmalig eine fundierte Abschitzung des Be-
gleiters. Die Datenpunkte der MUSTICOS—Kampagne sind im Phasendiagramm der Radialgeschwin-
digkeit etwa bei Phase ¢ ~ 0.12 zu finden. Man erkennt deutlich die MefBpunkte der Hauptkompo-
nente, die alle ungefihr den Wert v, = —18 km/s annehmen und die des Begleiters, die ungefihr bei
Urad = +65 km/s liegen. Fiir das Amplitudenverhiltnis der beiden Radialgeschwindigkeiten erhilt
man

Urad Begleiter 3.55
Urad, x Aur

Mit diesem Wert und der in Abschnitt 3.3 bestimmten stellaren Masse des B—Uberriesen y Auri-
gae kann nun eine grobe Abschitzung fiir die Masse des Begleiters vorgenommen werden, da das
Massenverhiltnis gerade dem inverse Verhiltnis der Radialgeschwindigkeitsamplituden entspricht.
Es folgt

MBegleiter =~ 6.5 M@ .

Auf Basis dieser groben Massenabschitzung und den vorherigen Ergebnissen zur Effektivtemperatur
Terr > 13600 K und Silicium— resp. Magnesiumhiufigkeit, kann man den Begleiter als einen frithen
B-Hauptreihenstern, etwa der Klassifikation B2V, abschitzen.

5.9 Die Scheibenstruktur von HD 64760

Zur Abschitzung des Durchmessers der um HD 64760 ausgebildeten Scheibe wiirde man im allge-
meinen auf die Peak Separation, der Abstand der beiden Gipfel in der Emission der Eisenlinie bei
4583 A, zuriickgreifen. Diese Linie eignet sich gegeniiber den Wasserstofflinien besonders fiir diese
Abschitzung, da sie als optisch diinne Linien von der reinen Kinematik der emittierenden Materie
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Tabelle 5.7: Die Spektrallinien mit Doppelpeakemission im Spektrum des B2—Uberriesen HD 64760.

Wellenlinge rote Emission blaue Emission  Apeak  AUpeak

Element = 4 [kins] [kins] (Al [kmvs]
NI1I 3994.996 +317 -266 7.78 583
Sinn 4552.654 +324 -265 9.84 589
Hel 5875.618 +342 -292 12.44 634
Ha 6562.817 +321 =284 13.27 605
Hel 6678.149 +356 -280 14.18 636

bestimmt werden (siehe z. B. Hanuschik 1987). Diese Linie ist im zeitlich gemittelten Spektrum von
HD 64760 nicht erkennbar, so wie alle schwiicheren Spektrallinien wegen der starken Dopplerver-
breiterung aich nicht mehr vom Kontinuum abheben kdnnen sondern mit diesem verschmieren.

Lediglich die stirksten Spektrallinien sind bei HD 64760 iiberhaupt noch erkennbar. Dies sind jedoch
gearde die Wasserstoff- und Heliumlinien, die zir Abschitzung fiir den Durchmesser der ausgebilde-
ten Scheibe wegen der sie stark beeinflussenden Windeffekte nicht herangezogen werden kénnen. Die
Auswahl an weiteren Linien, die zum einen noch im Spektrum sichtbar und zum anderen auch noch
die Doppelpeakemission zeigen, ist jedoch sehr beschrinkt. Lediglich die N 1i-Linie bei 3995.0A
und die Si 111-Linie bei 4 552.7A erfiillen diese beiden Kriterien.

In Tabelle 5.7 sind die Doppelemission zeigenden Spektrallinien mit Lage der Eimissionen und der
Peak Separation angegeben. Da die He I-Linien und die Ha—Linie nicht zur Abschétzung des Schei-
bendurchmessers geeignet. Zwar sind die starken Metallinien auch keine ideale Mdoglichkeit doch
sind sie weniger stark windbeeinsflut und rechtfertigen somit noch ehesten ihre Verwendung fiir die
Abschitzung. Aus der Tabelle entnimmt man fiir die Peak Separation den gemittelten Wert von

Avpeak = 586 km/s .

Die zu Rivinius et al. (1998a) alternative Abschitzung des Durchmessers iiber Keplerrotation, fiir
die neuere Ergebnisse (siehe z.B. Hanuschik 1996, Hummel & Hanuschik 1998 und Okazaki 1998)
sprechen, ergibt mit (nach Rivinius et al. 1998a)

N[=

A'Upeak = 2Upreak SN 1 (Rpeak/R*) B
resp.

2Ubreak sin ) 2R*

Upeak

Rpeak = (

und Vpreax = 437km s~! einen winkelabhédngigen Scheibendurchmesser. Wie bereits im Abschnitt
4.2 erwdhnt wird wegen der fiir diesen Spektraltyp selten gemessenen, enorm hohen Rotationsge-
schwindigkeit von vsini = 238 km/s angenommen, da man den B—Uberriesen HD 64760 unter
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einem sehr hohen Inklinationswinkel 7 beobachtet. Mittlerweile nimmt man an, dal ¢ ~ 90°, also
sini ~ 1 (Owocki et al. 1995). Damit ergibt sich fiir den Scheibenradius folgender Wert:

Rpeak,min ~ 2.2 R* -



Kapitel 6

Diskussion

Auf der Basis ausgedehnter, zeitlich und spektroskopisch hoch aufgeloster Zeitserien, die mit dem
an der Landessternwarte Heidelberg entworfenen und gebauten fasergekoppelten HEROS—Spektro-
graphen (Kaufer 1996) im Rahmen mehrerer Beobachtungskampagnen gewonnen wurden, konnten
detaillierte spektroskopische Untersuchungen an insgesamt elf friihen und mittleren Uberriesen vom
Spektraltyp 09.5-B6, im folgenden B—Uberriesen, mit Leuchtkriften von log L/ L =~ 5.1 —5.9 und
mit ausgeprigten Massenverlustraten, die einem log M ~5.6-7.1M, ©/yr entsprechen, durchgefiihrt
werden. Der zugrundeliegende Datensatz ist ein Ergebnis konsequenter Entwicklungsarbeit, die mit
der Entwicklung von HEROS, der an fiir lange Zeitriume zur Verfiigung stehenden Teleskopen der
Submeter—Klasse hochaufgeloste Spektroskopie erlaubte, abgeschlossen war. In seiner Form ist nicht
nur der dieser Arbeit zugrunde liegende Datensatz sondern die gesamte HEROS—Datenbank einmalig
und von unschitzbarem Wert fiir die Erforschung der Sternwinde.

In dieser Arbeit wurde erneut bestitigt, dal Variabilitit eine grundlegende Eigenschaft von Sternen
mit hohen Massenverlustraten, wie es die B—Uberriesen sind, ist. Dabei konnte eine Abhingigkeit
der Signifikanz der Variabilitdt von der Leuchtkraftklasse nachgewiesen werden. Es bestitigte sich
ein friiheres Ergebnis von Ging (1993), wonach die leuchtkriftigsten Uberriesen die stirksten Va-
riabilititen aufweisen. So zeigte es sich beim am wenigsten leuchtkriftigen Programmstern e Canis
Majoris, Leuchtkraftklasse 1Ib, daf selbst in der windsensitivsten Spektrallinie Ha keine signifikante
Variabilitit auftritt. Auch innerhalb der B—Uberiesen, die allesamt signifikante Variabilititen aufwei-
sen, zeigen die leuchtkréftigsten vom Typ la/lae die stirksten Variationen.

Es konnte weiter gezeigt werden, dall zumindest im sternnahen Gebiet eine zeitlich variable Hiille zu
finden ist. Dies wurde fiir alle Uberriesen durch detaillierte Analysen ihrer Ha—Linien festgestellt.
Auf Grundlage der Analyse der TVS konnte gezeigt werden, dafl die spektroskopischen Variabi-
litdten dabei symmetrisch zur Systemgeschwindigkeit auftreten. Hervorgerufen wurden die Varia-
tionen durch eine meist rot verschobene stark variable Emission, die einer konstanten meist zentra-
len Absorption iiberlagert ist. Die fiir die spiten B— und friihen A—Uberriesen, im folgenden BA—
Uberriesen, noch charakteristische Doppelgipfelemissionen mit V/R—Variationen spielten bei den
Programmsternen auf der heiflen Seite des Bistability—Sprungs keine Rolle. Erst bei den kiihleren
mittleren B-Uberriesen, die das Bindeglied zu den BA—Uberriesen darstellen, wird teilweise Dop-
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pelgipfelemission beobachtet. Insgesamt sind die beobachteten V// R—Variationen allerdings deutlich
schwicher als bei den BA—Uberriesen. Eine Ausnahme bildet der schnelle Rotator HD 64760 (siehe
unten).

Die Programmsterne weisen zwar kein rein klassisches P Cygni—Profil auf, jedoch ist es in den beob-
achteten Ho—Profilen sehr viel ausgeprigter als das Doppelgipfelemissionsprofil. Es 1d6t den Schlufl
zu, daB bei den B-Uberriesen die Abweichung von der sphérisch-symmetrischen Windstruktur zwar
vorhanden jedoch nicht so ausgeprigt ist wie noch bei den BA—Uberriesen. Bei Doppelemission mit
V/R—Variation wird davon ausgegangen, daf sie durch schweifartige Strukturen verursacht werden,
die in einer abgeplatteten Hiille, die im Extremfall wie bei Be—Sternen Scheibenstruktur erreichen
kann, mit dem Stern rotieren. Die mittleren B—Uberriesen weisen also eine geringere Abplattung auf
als die BA—Uberriesen. Die friilhen B—Uberriesen auf der heiBen Seite des Bistability—Sprungs zei-
gen hingegen gar keine Doppelemission mit ¥/ R—Variationen. Da jedoch auch kein rein klassisches
P Cygni—Profil beobachtet wird, ist ebenfalls von einer Abweichung von der sphirischen Symmetrie
auszugehen. Die Abplattung der Hiille kann in diesen Féllen jedoch nicht so stark sein. So kann man
also zusammenfassend sagen, da3 die Abplattung der sternnahen Hiille eine allgemeine Eigenschaft
der leuchtkriftigen heiBen Uberriesen ist und diese beginnend bei den friihen B-Uberriesen hin zu
spateren Spektraltypen resp. geringeren Effektivtemperaturen Teg zunimmt.

Zu berticksichtigen ist dabei, daf ein treibender Mechanismus fiir die Abplattung auch in der Rotati-
onsgeschwindigkeit des Sterns liegt und dafl das Erscheinungsbild eines Linienprofils auch vom In-
klininationswinkel 7 abhéngt, unter dem der Stern beobachtet wird, weshalb die Abhéngigkeit des Ab-
plattungsgrades vom Spektraltyp nur eingeschriinkt gelten kann. Dennoch weisen die B—Uberriesen
dieser Arbeit eine hohere Homogenitit und Symmetrie in ihrer Hiille auf als die BA—Uberriesen, was
durch das Ausbleiben von DACs und HVAs zusitzlich bekriftigt wird. Nach den Ergebnissen dieser
und friiherer Arbeiten (Kaufer 1996, Rivinus et al. 1996b) treten propagierende DACs im optischen
Spektralbereich erst bei den BA-Uberriesen auf und sind bei den leuchtkriftigen B—-Hypergiganten in
der Ha—Linie beinahe selbstverstindlich.

Weiter wurde deutlich, daB sich die Programmsterne sehr gut in den von Lamers et al. (1995) ge-
fundenen Zusammenhang zwischen der Effektivtemperatur T,g und dem Verhiltnis von Windend-
und Entweichgeschwindigkeit v /Vesc, Nimlich dem sprungartigen Anstieg fiir voo /vese von 1.3 auf
2.6 bei Teg ~ 21000 K, einfiigen. Obige Beobachtung, dal zwar bei frilhen B-Hypergiganten und
vereinzelt auch bei den BA—Uberriesen DACs im optischen Spektralbereich auftreten, bei den Pro-
grammsternen dieser Arbeit hingegen nicht, 146t eine Abhingigkeit des Auftretens von DACs vom
Voo [ Vese—Verhiltnis als unwahrscheinlich erscheinen.

Bei den durchgefiihrten Zeitserienanalysen wurden die Ha—Linien auch auf Linienintensititsvaria-
tionen hin untersucht. Dabei wurden zunichst die drei friihen Orion-Uberriesen analysiert. Im Falle
von ( Orionis konnte zusitzlich auf andere Analysen, die auf gleichzeitigen Beobachtungen im UV
und Optischen basierten (Kaper et al. 1997), vergleichend zuriickgegriffen werden. Es wurden fiir
alle Orion—Sterne Perioden detektiert, die auf der Zeitskala der jeweiligen Rotationsperiode liegen
resp. einem Bruchteil davon. Fiir { Ori konnte eine exaktere Bestimmung der von Kaper et al. 1997
hergeleiteten Periode, P = 6 Tage, vorgenommen werden. Das Ergebnis dieser Bestimmung ergab
P = 6.89 Tage. Da diese Periode auch in den UV-Windlinien detektiert wird, handelt es sich hier-
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bei ganz offensichtlich um rotationsmodulierte Perioden. Auch fiir die anderen beiden Orion—Sterne
werden Perioden auf dhnlicher Zeitskala gefunden. Insgesamt kann fiir die friilhen B—Uberriesen also
von rotationsmodulierten Variationen ausgegangen werden.

Als vielversprechendes Szenario hierfiir kann das CTR-Modell! angesehen werden, welches bei-
spielsweise in Cranmer & Owocki (1996) ausfiihrlich beschrieben wird. Das CIR-Modell geht da-
von aus, daf3 die Strukturen im sternnahen Wind durch miteinander wechselwirkende, langsame und
schnelle Ausstromungen, die aus benachbarten Regionen von der Sternoberfiche austreten, verur-
sacht wird. Aus diesen Regionen, sogenannten ,,Spots* treten zum einen schnelle, diinne Winde und
zum anderen langsame, dichte Winde aus. Diese Ausstromungen werden durch die Rotation des
Sterns schweifformig verbogen. So passiert es, dal im Wind Gebiete entstehen, in denen der schnelle
Wind auf den langsamen, die diinne Materie auf die dichtere trifft. Es kommt zu Schockstrukturen im
Wind, die mit dem gesamten Sternwind und damit auch mit dem Stern mitrotieren. Problematisch ist
noch, den die Ausstromungen verstirkenden physikalischen Prozef3 an der Sternoberflache zu identi-
fizieren. In Frage dafiir kommen zum einen NRPs und zum anderen auch magnetische Felder, die an
der Oberfldache austreten (de Jong et al. 1999, Kaper 1998). Auf Basis des CIR-Modell lassen sich
auch die DACs in den UV-Resonanzlinien gut modellieren.

Tatsdchlich wird die Existenz von Magnetfeldern bei den heilen leuchtkréftigen Sternen als Ursache
fiir die in spektroskopischen Zeitserien beobachteten zyklischen Variationen wieder verstirkt in Be-
tracht gezogen (de Jong et al. 1999). Schwache, korotierende Magnetfelder werden als Ursache fiir
die zyklischen Variationen der Sternwinde favorisiert. Inwieweit diese Theorie bestitigt werden kann,
hingt letzlich von direkten Magnetfeldmessungen ab. Die meisten Nachweisversuche durch direkte
Messungen von Magnetfelder sind bislang jedoch wenig erfolgversprechend gewesen (Mathys 1998),
weshalb man auf Ergebnisse noch durchzufiihrender neuer Messungen wird warten miissen.

Auch das Aufspiiren von pulsierenden Sternen ist problematisch. Zwar werden pulsierende Sterne in
beinahe allen Gebieten des HRDs? gefunden, dennoch sind im Spektralbereich der spiten O— und
friihen B—Uberriesen erst drei pulsierende O—Uberriesen bekannt (Fullerton et al. 1996). Hier liegt
das Hauptproblem wahrscheinlich in der Limitierung durch das Beobachtungsmaterial. Auch hier
sind die vorhandenen und besonders die erst kiirzlich wihrend der MUsICOS—Kampagne mit HEROS
gewonnenen Datensédtze von unschitzbarem Wert.

Wie bereits erwihnt bildet der friihe B—Uberriese HD 64760 eine Ausnahme. Im Falle von HD 64760
konnte in dieser Arbeit gezeigt werden, daf3 die 2.4 Tage—Periode in beiden Zeitserien die dominieren-
de ist, wihrend die 1.2 Tage—Periode hingegen nicht detektiert werden kann. Eine plausible Erklidrung
hierfiir bietet ein Modell von Fullerton (1998b), welches von vier symmetrischen Strukturen auf der
Sternoberfiche ausgeht, wobei jede zweite aus noch unerkldrbaren Griinden unterschiedlich ist, wo-
durch letzlich paarweise auftretende, gegeniiberliegende Strukturen fiir beide Perioden verantwortlich
sind. Howarth et al. (1998), die die 1.2 Tage—Periode erneut in den UV—Resonanzlinien nachwei-
sen konnten, gehen von einem anderen Szenario aus. Als Ursache fiir die kiirzere Periode sehen sie
nicht korotierende Strukturen an, sondern NRPs, was sich gut in das Bild des CIR-Modells einfiigen
wiirde. Ein Nachweis, daB} es sich dabei tatsidchlich um NRPs handelt, ist freilich noch zu erbringen.

! Corotating Interactive Regions
*Hertzsprung-Russell-Diagramm
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Problematisch ist allerdings bei den friihen B-Uberriesen, daB die Pulsationszeitskalen im Bereich
der stellaren Rotationsperiode liegen, so dafi eine exakte Unterscheidung nur schwer moglich ist. Als
Hauptproblem wird allgemein jedoch die nur ungenau mogliche Bestimmung der Rotationsperiode
angesehen.

Desweiteren konnte fiir HD 64760 gezeigt werden, daB die Hiille dieses Uberriesen zwar nicht vollig
abgeplattet ist wie dies bei den klassischen Be—Sternen der Fall ist, diese jedoch stark von der
sphérisch-symmetrischen Struktur abweicht. Dies wurde aus dem Doppelemissionsprofil der Ha—
Linie, welches zudem noch schwache V// R—Variation zeigt, und den Profilen der SiIltA4553— und
der N11A3995-Linie abgeleitet werden. Die Ursache hierfiir ist in der fiir diesen Spektraltyp (B0.51b)
extrem hohen Rotationsgeschwindigkeit zu suchen. Als die Abplattung verursachender Mechanis-
mus kime beispielsweise dabei der sogenannte RIB-Mechanismus® (Lamers et al. 1998) in Frage.
Dabei weisen die Sterne eine axiale Symmetrie der Hiille mit einem schnellen polaren und einem
langsamen dquatorialen Sternwind auf. Betrachtet man insgesamt die 2.4 Tage—Periode als rotations-
moduliert und die 1.2 Tage—Periode als NRP, so bietet sich als Szenario fiir HD 64760 ebenfalls das
CIR-Modell an.

Ein weiterer Schwerpunkt der vorliegenden Arbeit war die detaillierte Untersuchung der Variatio-
nen der photosphirischen Linien in B—Uberriesen. Dazu sind die vorliegenden Zeitserien durch ih-
re teilweise liickenlosen Uberdeckungen iiber einen Zeitraum von beinahe 100 Tagen hervorragend
geeignet. Damit lassen sich problemlos die wesentlichsten Variabilititsskalen abdecken. Die elf un-
tersuchten friihen und mittleren Uberriesen weisen im untersuchten Spektralbereich eine Vielzahl
an photosphdrischen Linien aus allen Entstehungstiefen der stellaren Atmosphére auf. Hier sind die
Metallinien von grofler Bedeutung.

Im Gegensatz zu Kaufer (1996) wurde bei der Messung der RGV*—Kurven nicht auf die Kreuzkor-
relationsanalyse zuriickgegriffen. Kaufer et al. (1997) fanden, daB bei den BA-Uberriesen die RGVs
nicht von der Entstehungstiefe der photosphirischen Spektrallinie abhéingen. Es miissen also Prozes-
se globaler Natur sein, wie beispielweise NRPs, welche die RGV verursachen. Diese werden jedoch
in BA—Uberriesen nicht detektiert. Ursichlich fiir die Nichtdetektion von NRPs bei BA-Uberriesen
nennt Baade (1998) nicht das Nichtvorhandensein dieser, sondern die Abnahme der Dominanz der
NRP-Moden, da andere Instabilititen wie beispielsweise rotationsmodulierte Variationen an Bedeu-
tung gewinnen. Dies ist gegensitzlich zu den Ergebnissen in den frilhen B—Hypergiganten. Wolf &
Rivinius (1998) zeigten, dafl dort die Abhidngigkeit von der Entstehungstiefe gegeben ist und die
Emissionsstirke der Ha—Linie korreliert ist mit der RGV-Kurve. Auch fiir die friihen Uberriesen die-
ser Arbeit konnte keine Relation von Entstehungstiefe und RGV nachgewiesen werden. Vermutlich
handelt es sich dabei um ein Phinomen, welches auf die leuchtkréftigsten Sterne, die Hypergiganten,
beschrinkt ist.

Ein sehr interessantes Ergebnis dieser Arbeit ist die Detektierung von Perioden auf NRP—Zeitskalen
in einigen Metall- und in den He I-Linien des 09.5-Uberriesen ¢ Ori und der beiden anderen Orion—
Uberriesen. Die Analyse der zugehdrigen LIV?s zeigte, daB diese gemiB der Abbruchbedingung mit

3Rotation-Induced Bi-Stability
*Radialgeschwindigkeitsvariation
3Linienintensititsvariation
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99%iger Wahrscheinlichkeit als nicht sigifikant angesehen werden kénnen. RGV ohne Anderung der
Aquivalentbreiten der Spektrallinien sprechen fiir eine makroskopische Umverteilung der Linienpho-
tonen und sind fiir NRPs der Photosphire charakeristisch (Kaufer 1996). Damit 148t sich fiir die
friilhen B—Uberriesen und ¢ Ori (09.5) auf der Basis des CIR-Modell folgendes Bild zeichnen:

e Die zyklischen Variationen des sternnahen Windes (r < & Ry), die aus den Analysen der Ha—
Linie abgeleitet werden, und die Variationen des sternfernen Windes (r > 5 R,), die aus den
Analysen der UV-Resonanzlinien folgen, werden durch Wechselwirkungsgebiete im Sternwind
von langsamen dichten und schnellen diinnen Ausstromungen aus der Sternoberflache verur-
sacht. Dabei sind die Wechselwirkungsgebiete korotierende Strukturen.

e Die langsamen und schnellen Ausstromungen stammen von sogenannten ,,Spots* auf der Stern-
oberfliche, wobei aus den jeweils benachbarten ,,Spots* unterschiedlich schnelle und unter-
schiedlich dichte Austromungen austreten. Der die Ausstromungen verstirkende physikalische
Prozef sind nicht-radiale Pulsationen der stellaren Photosphre.

e Die Ursache fiir die an der Sternoberflache auftretenden ,,Spots* sind schwache Magnetfelder,
deren Feldlinien an den ,,Spots™ austreten und in deren Richtung die Materie entlang stromt.

Es ist allerdings fraglich, ob beide Mechanismen, NRP und Magnetfelder, bendtigt werden. Solange
es jedoch keine direkten Nachweise fiir Magnetfelder gibt resp. ihre Existenz nicht sicher ausge-
schlossen werden kann, ist ein Modell, welches beide Mechanismen berticksichtigt, sinnvoll. Ein
wesentliches Problem, um den unumstolichen Nachweis zu liefern, daf3 es sich bei den periodischen
Variationen tatsdchlich um sogenannte CIRs handelt, der Sternwind also rotationsmoduliert ist, bleibt
weiterhin die exakte Bestimmung der einzelnen Sternradien, welche die Basis fiir die Abschitzung
der stellaren Rotationsperioden liefert (Fullerton 1998). Dies stellt nach wie vor ein grofles ungeldstes
Problem auch fiir Modellsimulationen dar. Auch der Nachweis von NRPs ist nicht unkritisch, jedoch
konnen dabei die im Dezember wihrend der MUSICOS—Kampagne gewonnen Zeitserien, die erst-
mals iiberhaupt eine 24 Stunden-Uberwachung unter anderem der drei Orion—Uberriesen erlaubte,
sehr niitzlich sein, erlauben diese doch zum einen das Aufspiiren von Sub—Tages—Perioden und we-
gen ihrer besseren Zeitauflosung eine feinere Bestimmung der bereits abgeleiteten NRP—Perioden.

Die Analyse der Ha—Linien der mittleren B-Uberriesen brachte als ein Ergebnis, daB in jeder Zeitse-
rie eine dominante Periode vorliegt, die entweder sehr nahe bei der durch v sin ¢ und R, abgeschitzten
Rotationsperiode liegt oder die ein Bruchteil davon war. Dies 148t eine Rotationsmodulation fiir den
Sternwind als plausibel erscheinen. Problematisch bei dieser Abschitzung ist jedoch, da} v sin ¢ nicht
direkt aus den Linienprofilen der photosphirischen Linien abgeleitet werden kann, da es sich bei B—
Uberriesen um entwickelte heile Sterne im oberen HRD handelt, die auBer Rotation noch zusitzliche
Verbreiterungsmechanismen aufweisen. Neben dieser dominanten Periode ergab die Analyse teilwei-
se einen ,,Perioden—Zo00". Erschwerend kommt hinzu, daf} sich die Perioden eines Programmsterns
von Zeitserie zu Zeitserie unterscheiden. Vergleicht man die detektierten Perioden mit der des funda-
mentalen radialen Pulsationsmodus stellt man fest, daB} sie meist deutlich iiber diesem Wert liegen und
somit radiale Pulsationen als alleinige Ursache fiir die Windvariation als unwahrscheinlich angesehen
werden konnen. Dasselbe gilt fiir die Perioden der NRPs.
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Im Fall des B6-Uberriesen LBt sich beobachten, daB die periodischen Variationen auf die schwiche-
ren Spektrallinien beschriinkt sind, und die starken He I-Linien, die weiter au3en in der Photosphire
entstehen, von den Variationen nicht mehr erfalit werden. Somit kénnen in diesem Fall photosphiri-
sche NRPs nicht ausgeschlossen werden. Bei 55 Cyg konnen auch radiale Pulsationen eine Ursache
spielen, wihrend bei 7 CMa eher korotierende Strukturen im Wind als Ursache angesehen werden.
Das Bild der mittleren B—Uberriesen ist also sehr uneinheitlich. Es liegen zum einen klar mit der
Rotationsperiode korrelierte Perioden vor, zum anderen eine enorme Anzahl von Zeitserie zu Zeitse-
rie wechselnden Perioden auf unterschiedlichsten Zeitskalen. Diese kdnnen ihre Ursachen in RPs und
NRPs haben, doch auch Schwebungen mehrerer Frequenzen sind moglich. In jedem Fall ist als Ergeb-
nis der Analyse festzuhalten, daf die analysierten Variationen keinem strikten Muster folgen. Viel-
mehr ist davon auszugehen, da3 sehr viele Moden von radialer und nicht-radialer Pulsation stindig
angeregt werden, aber sehr schnell wieder zusammenbrechen und auf die Photosphire beschrinkt
bleiben.

Pulsationsinstabilititen sind bei den Uberriesen ab Spektraltyp B5 eher ungewshnlich. Obwohl sich
die untersuchten mittleren B— und die BA—Uberriesen in einem stabileren Bereich des HRD befinden,
treten dennoch temporidr immer wieder unterschiedliche Pulsationsinstabilititen auf. Die vermeintli-
che Stabilitiit dieses Bereiches im HRD darf jedoch nicht dariiber hinweg tduschen, daf} die Pul-
sationen nur geddmpft, keinesfalls jedoch génzlich verschwunden sind. Offenbar geniigt bereits ein
geringer Antrieb eines nichtstationdren Prozesses, eine Art ,,Kick®, um Pulsationen in den Sternat-
mosphiren fiir eine geringe Zeit anzuregen (Appenzeller 1998). Welcher ProzeB hierbei als Antrieb
dienen konnte ist unklar. Favorisiert werden zumeist magnetische Strukturen, die allerdings fiir die
Programmsterne noch nicht nachgewiesen worden sind. Uberhaupt bleibt die direkte Messung der
Magnetfelder ein ganz zentrales Problem und die Notwendigkeit, dieses Problem schnellstméglich zu
16sen, ist offensichtlich. Die Existenz von Magnetfelder bei heiflen leuchtkréftigen Sternen wird zwar
hiufig aus indirekten Beobachtungen postuliert, ist aber noch durch keine direkte Messung bestitigt
worden (Mathys 1998). Da gezeigt werden konnte, daB3 bei simtlichen Programmsternen eine Abwei-
chung von der sphérischen Symmetrie vorliegt, kann bei Modulationen eventuell auf schon bekannte
Modelle fiir Be—Sterne (siche beispielsweise Bjorkman & Cassinelli 1993) zurlickgeriffen werden.
Bei den mittleren B—Uberriesen scheint jedoch die Beriicksichtigung eines stellaren Magnetfeldes
wesentlich wichtiger zu sein als die von NRPs.

Das Ergebnis dieser Arbeit hinsichtlich der mittleren B—Uberriesen ist also von dem Ergebnis von
Kaufer (1996) nicht verschieden. Es ist klar geworden, daf} auch fiir diesen Spektraltyp die Rotati-
on des Sterns und daraus resultierende Effekte auf die expandierende Hiille zu beriicksichtigen sind.
Ohne diese Berticksichtigung ist eine befriedigende Modellsimulation der Sternwinde und damit eine
Modellierung der Ha—Profile der mittleren B—Uberriesen nicht moglich. Dies ist auch im Hinblick
auf die Kalibration der ,,Windimpuls—Leuchtkraft-Beziehung* (Kudritzki 1999) von enormer Be-
deutung. Hierbei stellt die korrekte Beriicksichtigung der die Ha—Profile samtlicher Programmsterne
dominierenden Variabilitit bei der Bestimmung der Windparameter die grofite Schwierigkeit dar. Wie
bei den BA-Uberriesen hat sich auch bei den Programmsternen dieser Arbeit gezeigt, da einer wei-
testgehend konstanten Absorption eine stark variable Emission iiberlagert ist. Wie schon von Kaufer
(1996) vorgeschlagen ist das Profil mit minimalster Emission eine gute Ndherung fiir das ungestorte
Ha—Profil. Dieses Verfahren ist allerdings nur bei zeitlich ausgedehnten Zeitserien sinnvoll anwend-
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Abbildung 6.1: Die linke Abbildung zeigt Amplituden der Variabilitédt auf Basis der TVS—Spektren. Inner-
halb einer Leuchtkraftklasse ist dabei nicht festzustellen, dafl die Amplituden mit der Effektivtemperatur Teg
korreliert sind. Jedoch ist offensichtlich, dal die Amplituden bei den leuchtkriftigeren Sternen hdher sind.
Die rechte Abbildung ist eine Darstellung der detektierten Ha—Perioden in Abhéngigkeit von Tg. Hier ist ein
klarer Trend dahingehend zu erkennen, daf3 mit sinkendem Teg die Perioden grofler werden.

bar.

Die vorliegende Arbeit hat gezeigt, dal mindestens folgende Mechanismen bei der Modellierung der
Sternwinde von B—Uberriesen zu beriicksichtigen sind:

e Rotation des Sterns
e Abweichung der Hiille von der sphirischen Symmetrie
e Multiple nicht-radiale und radiale Pulsationen der Photosphire

o Stellares Magnetfeld

Weiterhin wurde gezeigt, dal es unmdglich ist, mit ,.einem' Modell sdmtliche Variabilitidten erkliren
zu konnen. Der Einfluf des Bistability—Sprungs ist noch nicht geklart. Offensichtlich ist jedoch, da3
die Uberriesen auf der kiihleren Seite ein stirker unterschiedlicheres Variabilititsverhalten aufweisen
als die auf der heifleren Seite.

Desweitern war ein Ziel dieser Arbeit, eventuelle Abhéngigkeiten der Variationen resp. des Varia-
tionsmusters von den fundamentalen stellaren Parametern aufzuspiiren. In Abbildung 6.1 sind in
Abhingigkeit von der Effektivtemperatur T,g die gemessenen Amplituden der Variationen auf Ba-
sis der TVS—Spektren (links) und die detektierten Perioden in der windsensitivsten Linie He (rechts)
dargestellt. Dabei 146t sich innerhalb einer Leuchtkraftklasse nicht festzustellen, daf die Amplituden
mit der Effektivtemperatur Tig korreliert sind, jedoch ist offensichtlich, daf die Variationsamplituden
bei den leuchtkriftigeren Sternen der Leuchtkraftklasse la/lae hoher sind als bei jenen der Klassi-
fikation Iab/Ib. Bei den Periodenlingen ist dies anders. Hier kann bei den kiihleren BA—Uberriesen
ein Trend hin zu groBeren Perioden nicht geleugnet werden. Eine Beobachtung, die wahrscheinlich
unabhingig von der Leuchtkraftklasse ist.
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Um das Bild der Windvariabilitit noch klarer werden zu lassen sind noch weitere umfangreichere
Beobachtungen nétig. Dies sind unter anderem direkte Magnetfeldmessungen, die auch zeitlich aus-
gedehnt sein miissen, um auch in ihnen moégliche Variationen aufzuspiiren und diese mit den bereits
bekannten Variationen in Verbindung setzen zu konnen und Zusammenhinge zu finden. Auch sind
weitere spektroskopische Beobachtungen im Spektralbereich um den Bistability—Sprung wichtig, um
ein verfeinertes Bild der Verdnderung in diesem Temperaturbereich zeichnen zu konnen. Dabei sind
die Objekte aus Tabelle 3.2 geeignet. Zudem miissen von theoretischer Seite die Modelle verfeinert
werden. Dennoch wurde fiir die Sterne auf der heiflen Seite des Bistability—Sprungs ein moglicher Zu-
sammenhang zwischen Photosphire und Sternwind deutlich gemacht. Hinsichtlich der B-Uberriesen
auf der kiihleren Seite ist zumindest klar geworden, daf3 sich dort die Photosphére—Wind—Beziehung
nicht sehr von der der BA-Uberriesen unterscheidet.



Anhang A
Beobachtungsprotokolle

In den folgenden Tabellen werden die Beobachtungsprotokolle, der in Kapitel 2 aufgelisteten Kampagnen
dargestellt. Die dieser Arbeit vorausgegangenen Kampagnen mit dem 50-cm-Teleskop der ESO auf La Silla
werden nicht explizit aufgelistet.

Fiir alle Protokolle gilt, daf} das Aufnahmedatum stets nach Universal Time (UT) notiert wurde. Ferner gilt fiir
das mittlere Julianische Datum (MJD): MJD = JD - 2400000.5.

A.1 Heidelberg-Konigstuhl August 1997 - Februar 1998

Aufnahme- Objekt MID blauer | roter Beobachter
Datum

Kanal | Kanal
19.08. 55 Cygni 50679.84
22.08. 55 Cygni 50682.01
26.08. 55 Cygni 50686.03

09.09. | 55Cygni | 50700.01
11.09. | 55Cygni | 50702.51

Thomas Rivinius

Dominik Schifer/Jorg Schweickhardt
Dominik Schifer

Dominik Schifer/Jorg Schweickhardt
Dominik Schifer

12.09. 55 Cygni 50703.56 Sascha Tubbesing
14.09. 55 Cygni 50705.01 Jorg Schweickhardt
14.09. 55 Cygni 50705.99 Sascha Tubbesing

16.09. 55 Cygni 50707.96 Dominik Schéfer
17.09. 55 Cygni 50708.99
22.09. 55 Cygni 50713.05
22.09. 55 Cygni 50713.94
23.09. 55 Cygni 50714.96
24.09. 55 Cygni 50715.94
25.09. 55 Cygni 50716.94
26.09. 55 Cygni 50717.94

27.00. 55 Cygni 50718.94

Sascha Tubbesing

Andreas Kaufer
Dominik Schifer/Jorg Schweickhardt
Sascha Tubbesing
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Jorg Schweickhardt
Dominik Schéfer

weiter auf der nichsten Seite
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Algr:tl:rrnne— Objekt MJD ?é:ﬁ:lr I?:r:l Beobachter
04.10. 55 Cygni 50725.01 v v Andreas Korn/Anton Malina
04.10. 55 Cygni 50725.87 v v Jorg Schweickhardt
05.10. 55 Cygni 50726.97 v v Sascha Tubbesing
17.10. 55 Cygni 50738.94 v v Jorg Schweickhardt
29.10. 55 Cygni 50750.92 v v Sascha Tubbesing
30.10. 55 Cygni 50751.92 v v Dominik Schifer
31.10. 55 Cygni 50752.85 v v Dominik Schifer
01.11. 55 Cygni 50753.93 v v Sascha Tubbesing
02.11. 55 Cygni 50754.88 v v Jorg Schweickhardt
03.11. 55 Cygni 50755.90 v v Dominik Schéfer
05.02. X Aurigae 50849.86 v v Thomas Rivinius
09.02. X Aurigae 50853.92 v v Sascha Tubbesing
10.02. X Aurigae 50854.92 v v Sascha Tubbesing
26.02. x Aurigae 50870.89 v v Sascha Tubbesing
A.2 Calar Alto Juli-Oktober 1998
Alg[;?rile_ Objekt MJD EZEZI I?:;; Beobachter
01.08. 9 Cephei 51026.14 Stephan Noll/Dominik Schéfer
18.08. 9 Cephei 51043.09 Dominik Schifer

18.08. 55Cygni | 5104391
19.09. 9 Cephei | 51044.03
19.08. | x Aurigae | 51044.17
19.08. 55Cygni | 51044.93

Dominik Schifer

Dominik Schéfer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer

20.08. 9 Cephei 51045.04 Dominik Schifer
20.08. x Aurigae 51045.18 Dominik Schifer
20.08. 55 Cygni 51045.94 Dominik Schifer
21.08. 9 Cephei 51046.05 Dominik Schifer

21.08. x Aurigae 51046.16
22.08. 55 Cygni 51047.00
22.08. 9 Cephei 51047.11
22.08. X Aurigae 51047.16
22.08. 55 Cygni 51047.85
23.08. 9 Cephei 51048.14
23.08. X Aurigae 51048.19

Dominik Schifer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

SN ESENENENEN NN ENENENENENEN ENENENENENENENEN
SN ESENENENEN NN ENENENENENEN ENENENENENENENEN

23.08. 55 Cygni 51048.85 Dominik Schifer

24.08. 9 Cephei 51049.11 Dominik Schéfer/Jorg Schweickhardt
24.08. Xx Aurigae 51049.16 Jorg Schweickhardt

24.08. 55 Cygni 51049.99 Jorg Schweickhardt

25.08. 9 Cephei 51050.10 Jorg Schweickhardt

weiter auf der néchsten Seite
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Algr:ta_:;ne— Objekt MJD EZEZ I?;t;:d Beobachter
25.08. X Aurigae 51050.15 v v Jorg Schweickhardt
25.08. 55 Cygni 51050.88 v v Jorg Schweickhardt
26.08. 9 Cephei 51051.11 v v Jorg Schweickhardt
26.08. X Aurigae 51051.16 v v Jorg Schweickhardt
26.08. 55 Cygni 51051.88 v v Jorg Schweickhardt
27.08. 9 Cephei 51052.05 v v Jorg Schweickhardt
27.08. X Aurigae 51052.14 v v Jorg Schweickhardt
27.08. 55 Cygni 51052.88 v v Jorg Schweickhardt
28.08. 9 Cephei 51053.04 v v Jorg Schweickhardt
28.08. x Aurigae 51053.14 v v Jorg Schweickhardt
28.08. 55 Cygni 51053.87 v v Jorg Schweickhardt
29.08. 9 Cephei 51054.03 v v Jorg Schweickhardt
29.08. X Aurigae 51054.13 v v Jorg Schweickhardt
29.08. 55 Cygni 51054.87 v v Jorg Schweickhardt
30.08. 9 Cephei 51055.06 v v Jorg Schweickhardt
30.08. x Aurigae 51055.14 v v Jorg Schweickhardt
31.08. 55 Cygni 51056.87 v v Jorg Schweickhardt
01.09. 9 Cephei 51057.07 v v Jorg Schweickhardt
01.09. x Aurigae 51057.15 v v Jorg Schweickhardt
01.09. 55 Cygni 51057.93 v v Jorg Schweickhardt
02.09. 9 Cephei 51058.04 v v Jorg Schweickhardt
02.09. X Aurigae 51058.11 v v Jorg Schweickhardt
03.09. 55 Cygni 51059.01 v v Jorg Schweickhardt
03.09. 9 Cephei 51059.08 v v Jorg Schweickhardt
03.09. X Aurigae 51059.12 v v Jorg Schweickhardt
03.09. 55 Cygni 51059.85 v v Jorg Schweickhardt
04.09. 9 Cephei 51060.06 v v Jorg Schweickhardt
04.09. X Aurigae 51060.14 v v Jorg Schweickhardt
04.09. 55 Cygni 51060.99 v v Jorg Schweickhardt
05.09. 9 Cephei 51061.07 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
05.09. X Aurigae 51061.11 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
05.09. 55 Cygni 51061.85 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
06.09. 9 Cephei 51062.10 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
06.09. X Aurigae 51062.13 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
06.09. 55 Cygni 51062.86 v v Jorg Schweickhardt/Olivier Schnurr
07.09. 9 Cephei 51063.10 v v Olivier Schnurr
08.09. 9 Cephei 51064.05 v v Olivier Schnurr
08.09. x Aurigae 51064.11 v v Olivier Schnurr
08.09. 55 Cygni 51064.86 v v Olivier Schnurr
09.09. 9 Cephei 51065.13 v v Olivier Schnurr
09.09. 55 Cygni 51065.85 v v Olivier Schnurr
09.09. 9 Cephei 51065.98 v v Olivier Schnurr
weiter auf der nidchsten Seite
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Algr:i;ne_ Objekt MID ?{1:23 I?;tr?;l Beobachter
10.09. x Aurigae 51066.14
11.09. 55 Cygni 51067.06
11.09. x Aurigae 51067.21
12.09. 55 Cygni 51068.86
13.09. 9 Cephei 51069.14
13.09. x Aurigae 51069.18
14.09. 55 Cygni 51070.93
15.09. x Aurigae 51071.20
15.09. 55 Cygni 51071.90
16.09. Xx Aurigae 51072.13
16.09. 55 Cygni 51072.86
17.09. 9 Cephei 51073.06
17.09. x Aurigae 51073.16
19.09. 55 Cygni 51075.87
29.09. 55 Cygni 51085.84
29.09. 9 Cephei 51085.97
30.09. Xx Aurigae 51086.19
30.09. 55 Cygni 51086.84
30.09. 9 Cephei 51086.95
01.10. x Aurigae 51087.13
01.10. 55 Cygni 51087.90
01.10. 9 Cephei 51087.96
02.10. X Aurigae 51088.05
02.10. 55 Cygni 51088.81
02.10. 9 Cephei 51088.94
03.10. Xx Aurigae 51089.08
03.10. 55 Cygni 51089.81
03.10. 9 Cephei 51089.95
04.10. X Aurigae 51090.09
06.10. 9 Cephei 51092.02
06.10. X Aurigae 51092.06

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Olivier Schnurr

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius

Thomas Rivinius
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Thomas Rivinius

A.3 Musicos Kampagne 1998

Algr;?:;ne- Objekt MID ?{1:2: IZ:; Beobachter
26.11. ¢ Orionis 51143.12
26.11. € Orionis 51143.13
26.11. k Orionis 51143.13
26.11. ¢ Orionis 51143.24
26.11. € Orionis 51143.24

Dominik Schifer
Dominik Schifer

Dominik Schifer

Dominik Schifer

NENENENEN
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Dominik Schéifer

weiter auf der niichsten Seite
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Alg[;?ilr?e_ Objekt MIJD ?{1:23 I?:rz ! Beobachter
26.11. k Orionis 51143.25 v v Dominik Schifer
26.11. ¢ Orionis 51143.33 v v Dominik Schifer
26.11. € Orionis 51143.34 v v Dominik Schifer
26.11. & Orionis 51143.34 v v Dominik Schifer
27.11. ¢ Orionis 51144.05 v v Dominik Schifer
27.11. € Orionis 51144.06 v v Dominik Schéfer
27.11. % Orionis 51144.06 v v Dominik Schifer
27.11. Xx Aurigae 5114413 v v Dominik Schifer
27.11. ¢ Orionis 51144.16 v v Dominik Schifer
27.11. € Orionis 51144.17 v v Dominik Schifer
27.11.  Orionis 51144.17 v v Dominik Schifer
27.11. ¢ Orionis 51144.25 v v Dominik Schifer
27.11. € Orionis 51144.26 v v Dominik Schifer
27.11. K Orionis 51144.26 v v Dominik Schifer
27.11. ¢ Orionis 51144.34 v v Dominik Schifer
30.11. ¢ Orionis 51147.06 v v Dominik Schéfer
30.11. € Orionis 51147.06 v v Dominik Schifer
30.11. & Orionis 51147.07 v v Dominik Schifer
30.11. x Aurigae 51147.15 v v Dominik Schéfer
30.11. ¢ Orionis 51147.17 v v Dominik Schifer
30.11. € Orionis 51147.18 v v Dominik Schifer
30.11. & Orionis 51147.18 v v Dominik Schifer
30.11. ¢ Orionis 51147.24 v v Dominik Schifer
30.11. € Orionis 51147.25 v v Dominik Schéfer
30.11. & Orionis 51147.25 v v Dominik Schéfer
30.11. ¢ Orionis 51147.33 v v Dominik Schifer
30.11 € Orionis 51147.33 v v Dominik Schifer
30.11. & Orionis 51147.34 v v Dominik Schifer
01.12. ¢ Orionis 51148.05 v v Dominik Schifer
01.12. € Orionis 51148.05 v v Dominik Schifer
01.12. & Orionis 51148.06 v v Dominik Schéfer
01.12. Xx Aurigae 51148.14 v v Dominik Schifer
01.12. ¢ Orionis 51148.15 v v Dominik Schifer
01.12. € Orionis 51148.16 v v Dominik Schifer
01.12. ¢ Orionis 51148.16 v v Dominik Schifer
01.12. ¢ Orionis 51148.23 v v Dominik Schéfer
01.12. % Orionis 51148.24 v v Dominik Schifer
01.12. € Orionis 51148.24 v v Dominik Schifer
01.12. ¢ Orionis 51148.32 v v Dominik Schifer
01.12. € Orionis 51148.33 v v Dominik Schéfer
01.12. & Orionis 51148.33 v v Dominik Schifer
02.12. ¢ Orionis 51149.06 v v Dominik Schifer
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Aufnahme- blauer | roter

Datum Objekt MID Kanal | Kanal Beobachter

02.12. € Orionis 51149.07 Dominik Schéfer
02.12. k Orionis 51149.07 Dominik Schéfer
02.12. ¢ Orionis 51149.14 Dominik Schifer
02.12. € Orionis 51149.14 Dominik Schéfer

02.12. & Orionis 51149.15
02.12. X Aurigae 51149.16
02.12. ¢ Orionis 51149.23
02.12. € Orionis 51149.23
02.12. k Orionis 51149.24
02.12. ¢ Orionis 51149.33

Dominik Schéfer

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schifer

Dominik Schéfer

02.12. € Orionis 51149.33 Dominik Schifer
03.12. ¢ Orionis 51150.06 Dominik Schifer
03.12. € Orionis 51150.06 Dominik Schéfer
03.12. & Orionis 51150.07 Dominik Schéfer
03.12. ¢ Orionis 51150.13 Dominik Schifer

03.12. € Orionis 51150.14
03.12. & Orionis 51150.14
03.12. x Aurigae 51150.16
03.12. ¢ Orionis 51150.23

Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer

03.12. € Orionis 51150.23 Dominik Schéfer
03.12. & Orionis 51150.24 Dominik Schifer
03.12. ¢ Orionis 51150.33 Dominik Schifer
03.12. € Orionis 51150.33 Dominik Schéfer
03.12. K Orionis 51150.34 Dominik Schifer
04.12. ¢ Orionis 51151.06 Dominik Schifer
04.12. € Orionis 51151.06 Dominik Schifer
04.12. & Orionis 51151.07 Dominik Schéfer
04.12. ¢ Orionis 51151.14 Dominik Schifer
04.12. € Orionis 51151.14 Dominik Schéfer
04.12. & Orionis 51151.15 Dominik Schéfer
04.12. X Aurigae 51151.16 Dominik Schifer
04.12. ¢ Orionis 51151.23 Dominik Schifer
04.12. € Orionis 51151.23 Dominik Schifer
04.12. & Orionis 51151.24 Dominik Schéfer
04.12. ¢ Orionis 51151.33 Dominik Schifer

04.12. € Orionis 51151.33
04.12. & Orionis 51151.34
05.12. ¢ Orionis 51152.06
05.12. € Orionis 51152.06
05.12. k Orionis 51152.07
05.12. ¢ Orionis 51152.13
05.12. € Orionis 51152.14

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schifer

Dominik Schéfer

NN ENEN N NN N N EN N N NN N N NN EN ENEN ENEN ENEN ENENEN EN ENENEN ENENEN ENENENENENENEN
NN ENEN N N N N N NN N NN N N NN EN ENEN EN AN ENEN ENENEN ENENENEN ENENEN ENENENENENENEN

Dominik Schifer

weiter auf der nichsten Seite
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Alg[;?ilr?e_ Objekt MIJD ?{1:23 I?:rz ! Beobachter
05.12. k Orionis 51152.14 v v Dominik Schifer
05.12. Xx Aurigae 51152.15 v v Dominik Schifer
05.12. ¢ Orionis 51152.22 v v Dominik Schifer
05.12. & Orionis 51152.23 v v Dominik Schifer
05.12. € Orionis 51152.33 v v Dominik Schéfer
05.12. ¢ Orionis 51152.32 v v Dominik Schéfer
05.12. % Orionis 51152.33 v v Dominik Schifer
06.12. ¢ Orionis 51153.02 v v Dominik Schifer
06.12. € Orionis 51153.03 v v Dominik Schéfer
06.12. & Orionis 51153.04 v v Dominik Schifer
06.12. ¢ Orionis 51153.14 v v Dominik Schifer
06.12. € Orionis 51153.15 v v Dominik Schéfer
06.12. & Orionis 51153.15 v v Dominik Schifer
06.12. x Aurigae 51153.17 v v Dominik Schéfer
06.12. ¢ Orionis 51153.24 v v Dominik Schifer
06.12. € Orionis 51153.24 v v Dominik Schifer
06.12. & Orionis 51153.25 v v Dominik Schifer
06.12. ¢ Orionis 51153.34 v v Dominik Schifer
06.12. € Orionis 51153.34 v v Dominik Schéfer
06.12. % Orionis 51153.35 v v Dominik Schifer
07.12. ¢ Orionis 51154.02 v v Dominik Schéfer
07.12. € Orionis 51154.03 v v Dominik Schifer
07.12. K Orionis 51154.03 v v Dominik Schéfer
07.12. ¢ Orionis 51154.13 v v Dominik Schifer
07.12. € Orionis 51154.14 v v Dominik Schifer
07.12. & Orionis 51154.14 v v Dominik Schéfer
07.12. x Aurigae 51154.21 v v Dominik Schifer
07.12. ¢ Orionis 51154.24 v v Dominik Schifer
07.12. € Orionis 51154.25 v v Dominik Schifer
07.12. K Orionis 51154.25 v v Dominik Schifer
07.12. ¢ Orionis 51154.37 v v Dominik Schifer
07.12. € Orionis 51154.38 v v Dominik Schifer
08.12. ¢ Orionis 51155.02 v v Dominik Schifer
08.12. ¢ Orionis 51155.03 v v Dominik Schifer
08.12. & Orionis 51155.04 v v Dominik Schifer
08.12. ¢ Orionis 51155.14 v v Dominik Schifer
08.12. € Orionis 51155.14 v v Dominik Schifer
08.12. K Orionis 51155.15 v v Dominik Schéfer
08.12. X Aurigae 51155.22 v v Dominik Schifer
08.12. ¢ Orionis 51155.24 v v Dominik Schifer
08.12. € Orionis 51155.25 v v Dominik Schifer
08.12. & Orionis 51155.25 v v Dominik Schifer

weiter auf der nichsten Seite
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Aufnahme- . blauer | roter
Datum Objekt MID Kanal | Kanal Beobachter
08.12. ¢ Orionis 51155.36 Dominik Schifer
08.12. € Orionis 51155.37 Dominik Schéfer

08.12. & Orionis 51155.37
09.12. (¢ Orionis 51156.03
09.12. ¢ Orionis 51156.03
09.12. K Orionis 51156.04
09.12. ¢ Orionis 51156.14
09.12. € Orionis 51156.14
09.12. k Orionis 51156.15
09.12. X Aurigae 51156.22
09.12. ¢ Orionis 51156.24
09.12. € Orionis 51156.25
09.12. & Orionis 51156.25
09.12. ¢ Orionis 51156.37
09.12. € Orionis 51156.37
09.12. K Orionis 51156.38
10.12. ¢ Orionis 51157.03

Dominik Schéfer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schifer

Dominik Schéfer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

10.12. € Orionis 51157.03 Dominik Schifer
10.12. & Orionis 51157.04 Dominik Schéfer
10.12. ¢ Orionis 51157.14 Dominik Schifer

10.12. € Orionis 51157.14
10.12. & Orionis 51157.15
10.12. X Aurigae 51157.22

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

10.12. ¢ Orionis 51157.24 Dominik Schifer
10.12. € Orionis 51157.25 Dominik Schifer
10.12. k Orionis 51157.25 Dominik Schifer

10.12. ¢ Orionis 51157.36
10.12. € Orionis 51157.37
10.12. & Orionis 51157.37
10.12. ¢ Orionis 51158.02

Dominik Schéfer

Dominik Schifer
Dominik Schéfer

Dominik Schéfer

11.12. € Orionis 51158.03 Dominik Schifer
11.12. & Orionis 51158.04 Dominik Schifer
11.12. ¢ Orionis 51158.14 Dominik Schifer

11.12. € Orionis 51158.14
11.12. & Orionis 51158.15
11.12. x Aurigae 51158.21
11.12. ¢ Orionis 51158.24
11.12. € Orionis 51158.24
11.12. & Orionis 51158.25
11.12. ¢ Orionis 51158.36
11.12. € Orionis 51158.36
11.12. & Orionis 51158.37

Dominik Schéfer

Dominik Schifer

Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schéfer
Dominik Schifer

Dominik Schéfer

NN ENEN N NN N N EN N N NN N N NN EN ENEN ENEN ENEN ENENEN EN ENENEN ENENEN ENENENENENENEN
NN ENEN N N N N N NN N NN N N NN EN ENEN EN AN ENEN ENENEN ENENENEN ENENEN ENENENENENENEN

Dominik Schifer
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Alg[;?ilr?e_ Objekt MIJD ?{1:23 I?:rz ! Beobachter
11.12. ¢ Orionis 51159.02 v v Dominik Schifer
12.12. € Orionis 51159.03 v v Dominik Schéfer
12.12. & Orionis 51159.03 v v Dominik Schifer
12.12. ¢ Orionis 51159.14 v v Dominik Schifer
12.12, € Orionis 51159.14 v v Dominik Schéfer
12.12. % Orionis 51159.15 v v Dominik Schifer
12.12. x Aurigae 51159.22 v v Dominik Schifer
12.12. ¢ Orionis 51159.25 v v Dominik Schifer
12.12. € Orionis 51159.25 v v Dominik Schéfer
12.12. & Orionis 51159.26 v v Dominik Schifer
12.12. ¢ Orionis 51159.37 v v Dominik Schifer
12.12. € Orionis 51159.38 v v Dominik Schifer
12.12. & Orionis 51159.38 v v Dominik Schifer
13.12. ¢ Orionis 51160.04 v v Dominik Schifer
13.12. € Orionis 51160.05 v v Dominik Schifer
13.12. € Orionis 51160.05 v v Dominik Schifer
13.12. & Orionis 51160.06 v v Dominik Schifer
13.12. ¢ Orionis 51160.17 v v Dominik Schifer
13.12. € Orionis 51160.17 v v Dominik Schéfer
13.12. % Orionis 51160.18 v v Dominik Schifer
13.12. x Aurigae 51160.25 v v Dominik Schéfer
13.12. ¢ Orionis 51160.27 v v Dominik Schifer
13.12. € Orionis 51160.28 v v Dominik Schifer
13.12. & Orionis 51160.28 v v Dominik Schéfer
13.12. ¢ Orionis 51160.38 v v Dominik Schifer
13.12. € Orionis 51160.38 v v Dominik Schéfer
13.12. & Orionis 51160.39 v v Dominik Schifer







Anhang B

Spektralatlas von HD 64760

Auf den folgenden Seiten ist das zeitlich gemittelte Gesamtspektrum von HD 64760 dargestellt. Die
Auflsung betrigt im gesamten Breich A\/AX = 20 000. Die wichtigsten Linien sind gekennzeichnet.
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Abbildung B.1: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 3460 A bis 4180 A.
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Abbildung B.2: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 4160 A bis 4880 A.
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Abbildung B.3: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 4160 A bis 5580 A.
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KAPITEL B SPEKTRALATLAS
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Abbildung B.5: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 6540 A bis 7260 A.
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Abbildung B.6: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 7240 A bis 7960 A.
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Abbildung B.7: Spektrum von HD 64760 im Bereich von 7940 A bis 8660 A.



Anhang C

Spektralatlas von ¢ Orionis

Auf den folgenden Seiten ist das zeitlich gemittelte Gesamtspektrum von ¢ Orionis dargestellt. Die
Auflsung betrigt im gesamten Breich A\/AX = 20 000. Die wichtigsten Linien sind gekennzeichnet.
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Abbildung C.1: Spektrum von ¢ Orionis im Bereich von 3460 A bis 4180 A.
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Abbildung C.2: Spektrum von ¢ Orionis im Bereich von 4160 A bis 4880 A.
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Abbildung C.3: Spektrum von ¢ Orionis im Bereich von 4160 A bis 5580 A.
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Anhang D

Spektralatlas von y Aurigae

Auf den folgenden Seiten ist das zeitlich gemittelte Gesamtspektrum von x Aurigae dargestellt. Die
Auflsung betrigt im gesamten Breich A\/AX = 20 000. Die wichtigsten Linien sind gekennzeichnet.
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Abbildung D.3: Spektrum von x Aurigae im Bereich von 4160 A bis 5580 A.
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