
INAUGURAL – DISSERTATION

zur

Erlangung der Doktorwürde

der

Naturwissenschaftlich– Mathematischen

Gesamtfakultät

der

Ruprecht– Karls – Universität
Heidelberg

vorgelegt von

Dipl.–Phys.Jörg Schweickhardt

ausFrankfurt(Main)

TagdermündlichenPrüfung:16.Februar2000
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NGC 346, OB–Assoziationund größteH II–Region in der Kleinen Magellanschen Wolke; an ihrem
östlichenRand(hierexaktin derBildmitte)liegt HD 5980,einaußergewöhnlichesSternsystemmit einem
Wolf-Rayet–Stern,in demim Jahre 1994ein LBV–ähnlicher Ausbruch stattfand.





ZUSAMMENFASSUNG

Analysehochaufgel̈oster spektroskopischerZeitserien
der Wolf-Rayet–Doppelsternsysteme��� Velorum, WR 22 und HD 5980

In den Jahren1995 bis 1999 konnten mit den Echelle–SpektrographenHEROS und FEROS
umfangreichespektroskopischeZeitseriendreierWolf-Rayet–Doppelsternsysteme(� � Vel, WR22
und HD 5980) gewonnenwerden.Selbst für die langperiodischenSysteme� � Vel und WR22
( � � ��� Tage) gelangendabei einzigartige Serien über einen kompletten Bahnumlauf mit
einer Zeitaufl̈osungvon einemTag. Die den gesamtenoptischenWellenl̈angenbereichmit hoher
spektralerAuflösungabdeckendenSpektrenermöglichenes, fundamentaleSternparameterdieser
Systemeabzuleiten.So liegennun von � � Vel und WR22 jeweils vollständigeSätzean spektro-
skopischenBahnelementenvon hoherGenauigkeit für beideKomponentenvor. Für WR22 wurde
eineaußergewöhnlich hoheMassevon 	�	�

� ermittelt. Dies hat weitreichendenEinfluß auf die
theoretischenSternentwicklungsrechnungen massereicherSterne.Die Diskrepanzbei bisherigen
Massenbestimmungender WR–Komponentevon � � Vel wurde aufgekl̈art. Weiterhin konnten
unterZuhilfenahmevon IUE–DatenWindbedeckungseffekte in denSpektrenvon � � Vel gefunden
werden,die einequalitative Abscḧatzungder WR–Windstrukturermöglichtenund Grundlagefür
eine Isolation von Wind-Wind–Wechselwirkungseffekten sind. Für das extragalaktischeSystem
HD 5980gelangdie BestimmungeinesvollständigenSatzesanspektroskopischenBahnelementen
für denWR–Stern.VorhandeneAbsorptionenim Spektrumkonntenjedochnicht alsdemBegleiter
zugeḧorig identifiziert werden,sondernlegen denSchlußnahe,daßessich bei HD 5980um ein
Vierfachsystemhandelnmuß.

ABSTRACT

Analysis of high–resolutionspectroscopictime series
of the Wolf-Rayet binaries � � Velorum, WR 22 and HD 5980

During theperiodof 1995till 1999extensive spectroscopictime seriesof threeWolf-Rayetbinaries
(WR22, � � Vel and HD 5980) have beencollected.Even for the long period systems� � Vel and
WR22 ( ������� days)it waspossibleto obtainuniqueseriesover onecompletecycle with a time
resolutionof one day. With the help of thesespectra,covering the completeoptical wavelength
region with high resolution,fundamentalstellar parameterof the systemscan be derived. Now,
completesetsof spectroscopicorbitalelementsfor bothcomponentswith highprecisionareavailable
for � � Vel and WR22. A remarkablehigh massof 	�	�

� was determinedfor WR22. This has
far–reachingimpact on theoreticalcalculationsconcerningthe evolution of massive stars. The
discrepancy of former massdeterminationsfor the WR componentin � � Vel hasbeenresolved.
Furthermore,with thehelpof IUE data,wind eclipseeffectsweredetectedin thespectraof � � Vel.
This enablesa qualitative estimationof the WR wind structureand establishesthe basisfor the
isolationof wind-wind interactioneffects.A completesetof spectroscopicorbital elementshasbeen
determinedfor the WR star in the extragalacticsystemHD 5980. Existing absorptionfeaturesin
the spectracould not be identifiedasbelongingto the companion,but suggestthe conclusionthat
HD 5980is aquadruplesystem.
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B.1 SpektrumWR22 im Bereich ��	���� bis ��	���� Å . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102

B.2 SpektrumWR22 im Bereich ��	���� bis 	�	���� Å . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
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Teil I

Einf ührung und Arbeitstechniken





Kapitel 1

Einleitung

Heutzutageist allgemeinanerkannt,daßSternevom Typ Wolf-Rayet (kurz: WR) eine Gruppebil-
den,die sich in einer fortgeschrittenenPhaseder Entwicklung massereicherSterne(Anfangsmassen

 �"!#�%$&��	(')���*
+� ) befinden.SiesindcharakterisiertdurchbreiteEmissionslinien,die in derexpandie-
rendenGasḧulle desSterns(demsogenanntenSternwind)entstehen.Ein photospḧarischesSpektrumist
im allgemeinennicht beobachtbar;selbstdasKontinuumentstehtin denoptischdicken Schichtendes
Windes.DiesererreichtEndgeschwindigkeitenvon ,�-/.0�������1'2��	����436587:9<; . Die dabeiauftreten-
denMassenverlustratenliegenim Bereichvon =
>.?�@'A���CBD���D9<E(
 � pro Jahr. Bei allenWR–Sternen
ist Wasserstoff im allgemeinenstarkunterḧaufig oderfehlt sogarganz;dasdominierendeElementist
Helium. JenachdemwelcheanderenchemischenElementenebenHelium dasSpektrumbestimmen,
werdendie WR–Sternein die UntergruppenWN, WC bzw. WO eingeteilt.DabeizeigenWN–Sterne
ProduktedesCNO–Zykluses(aufGrundderunterschiedlichlangenReaktionszeitenvorwiegendStick-
stoff), hingegenist dasSpektrumderWC– undWO–Sternevon ProduktendesHeliumbrennens(zuerst
Kohlenstoff, im weiterenVerlauf Sauerstoff) dominiert. Bei den WO–Sternenwird Sauerstoff sogar
zumhäufigstenElement.Ähnlich derHarvard–Klassifikationfür Hauptreihensternewerdendie einzel-
nenWR–Klassendezimalin Unterklasseneingeteilt,wasletztlich einerTemperatursequenzentspricht.
Auchfür WR–SternehatsichdabeidieUnterscheidungin frühe(WNE, WCE)undsp̈ate(WNL, WCL)
Typeneingeb̈urgert,auchwenndiesnicht denEntwicklungsstandderSternewiderspiegelt.

Wolf-Rayet–Sternesind selten;in der Galaxissind bis heuteetwa 220 solcherSternebekannt,in der
LMC etwa 100 und in der SMC nur neun.TrotzdemspielendieseSterneeine entscheidendeRolle
für die ZusammensetzungunddenEnergiehaushaltderinterstellarenMaterie.DurchdenstarkenWind
erleidetder WR–SterneinenkontinuierlichenMassenverlust.Dieserbewirkt, daßder Sternwährend
seinesLebens( �F	GB�����E Jahre)einenbetr̈achtlichenAnteil seinerMasseins All bläst.Mit seinem
Wind emittierter gleichzeitigeineriesigeMengeankinetischerEnergie ( �H��� EI; erg), vergleichbarder
kinetischenEnergie,die bei einerSupernovaexplosionfreigesetztwird.

1.1 Standder Forschung

Wolf-Rayet–Sternewerdenderzeitin allen Wellenl̈angenbereichen intensiv untersucht.Der Standder
Forschungist in mehrerenzusammenfassendenArtikeln undSymposiumsb̈andendargestellt.Als Bei-
spieleseiengenannt:IAU–SymposiumNr. 193(vanderHuchtet al. 1999) undNr. 163(vanderHucht
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& Willis 1995), 33rdLi ègeInternationalAstrophysicalColloquium(Vreux et al. 1996), Willis (1996),
vanderHucht(1996) undvanderHucht(1992).

Obwohl die Wolf-Rayet–Sterneschon1876entdecktwurden(Wolf & Rayet1867), sind ihre Eigen-
schaftenimmer noch wenig bekanntund ihre dichtenWinde völlig unzureichendverstanden.So ist
immernochnicht gekl̈art, welcheVorgängeletztlich zumVerlustderwasserstoffreichenHülle führen,
dieeinenmassereichenHauptreihensternumgibt.VerschiedeneSzenariensinddenkbar, z.B. Verlustder
nur nochschwachgravitativ gebundenenwassenstoffreichenHülle währendderPhasealsRoterÜber-
riese,Verlust der Hülle in einemLBV 1–Ereignis,eineumfangreicheVermischungauchder äußeren
SchichtendesSterns(gewöhnlichstabilgegen̈uberKonvektion)durchschnelleRotationoderein extre-
merMassenverlustdurchMassen̈uberflußüberdeninnerenLagrangepunktin Doppelsternsystemen.

Die Leuchtkr̈afte der Wolf-Rayet–Sternesind nur ungenaubekannt.Da die extrem heißenSterneden
größtenTeil ihrer Strahlungim UV aussenden,ist die genaueBestimmungder BolometrischenKor-
rektur schwierig.Zudemkonzentrierensich die Wolf-Rayet–Sternein der galaktischenEbene,in der
sich die störendeinterstellareMateriehäuft. Kontroverswerdenauchdie Effektivtemperaturendieser
Sternediskutiert.SoermitteltenverschiedeneAutorenfür dasDoppelsternsystemV 444Cyg ��	������ K
(Hamann& Schwarz1992) bzw. ��������� K (Cherepashchuketal. 1984, Pauldrachetal. 1985). Die Radi-
usbestimmungstellt bei WR–SterneneinebesondereHerausforderungdar, damaneinehydrostatische
Oberfl̈achenicht siehtund selbstdasKontinuumim stellarenWind entsteht.Die Massenbestimmung
in Doppelsternsystemenbleibt auf Grundder meistungenauenKenntnisder Bahnneigungproblema-
tisch,auchwenndurchdie BeobachtungderlinearenPolarisationsmodulationhier gewisseFortschritte
gemachtwurden(sieheaber� � Vel, dieseArbeit).

WR–Sternerepr̈asentierensp̈ateEntwicklungsphasenmassereicherSterne,die vermutlichin Superno-
vaexplosionenenden(z. B. Langer1995). Wegender unzureichendbekanntenstellarenParameterist
allerdingsein Vergleich von theoretischenEntwicklungsrechnungen mit vorhandenenBeobachtungen
schwierig.NachdemallgemeinanerkanntenStandardmodellfür Wolf-Rayet–Sterne,demsogenannten
Conti–Szenario(nachConti 1976) werdenWolf-Rayet–Sternedurchstarken Massenverlust der mas-
sereichstenO–Sternegebildet.Dabeibildendie sogenanntenOf–Sterneein Zwischenstadiumauf dem
Weg zumWR–Stern.Wie erstmalsvon Wolf et al. (1980) vorgeschlagen,wird angenommen,daßdiese
massereichenSternewahrscheinlichaucheineLBV–Phasedurchlaufenmüssen.WanndiesePhasestatt-
findetundob dieserZeitpunktvon derAnfangsmasse
@�"!J� abḧangigist, ist nochnichtabschließendge-
klärt.Untersuchungenz. B. desmasse–undwasserstoffreichenSternsWR22(siehedieseArbeit) legen
jedochdenSchlußnahe,daßzumindesteineersteWolf-Rayet–Phasevor einemsolchenLBV–Ausbruch
erreichtwird. Unstrittig ist die EntwicklungWN K WC K WO währendderWolf-Rayet–Phase,wo-
bei wiederumnicht gekl̈art ist, ob alle WR–SternesämtlichePhasendurchlaufen.Ebensowird eine
Entwicklungvon kühlenzu heißenTypeninnerhalbeinerUntergruppe(WNL K WNE, bzw. WCL K
WCE) angenommen.Wolf-Rayet–Sterneendenwahrscheinlichin einerSupernovaexplosiondesTyps
Ib bzw. Ic (keinWasserstoff im Spektrumbeobachtbar, Konzentrationin denSpiralarmen).Einzelheiten
hierbeisindjedochnochGegenstandderaktuellenForschung.

EinesderdrängenstenphysikalischenProblemeist dasvöllig unzureichendeVersẗandnisdesMassen-
verlustmechanismuses.TheoretischeWindmodelle(wie etwadieCAK–Theorie,nachCastor, Abbott&
Klein 1975) berechnen,daßbei EinfachstreuungdergesamteStrahlungsimpulsLNM�OQP�R auf denWind
(Windimpuls: =
&B#,�- ) übertragenwerdenkann.Man findetjedochfür denQuotientenausWindimpuls
und StrahlungsimpulsmeistdeutlichhöhereWerte: ST.VU�=
@, -XW PYUZLNM[O\P�R W .]��'^��� (Willis 1991).

1Leuchtkr̈aftigeBlaueVer̈anderliche
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Auch hier wurdenin den letztenJahrenFortschritteerzielt. So konnteSchmutz(1997) bei NLTE2–
Atmospḧarenberechnungen zeigen,daßTemperaturunddarausfolgendauchdie Leuchtkraftvon WR–
Sternenerḧoht seinmuß,wennein Mechanismus,dener

”
Photonloss“ 3 nannte,ber̈ucksichtigtwird.

Diesvermindertzwardie Wertefür S , löstdasProblemjedochnochnichtabschließend.Sowird immer
wiederdie Frageaufgeworfen, ob nebendemStrahlungsdrucknochweitereMechanismendenWolf-
Rayet–Wind antreiben.

1.2 Problemstellung

Im RahmendieserArbeit sollenempirischfundamentaleParametervon Wolf-Rayet–Sternenermittelt
werden.Hilfsmittel hierfür ist die Untersuchungvon Doppelsternsystemen.Doppelsternebietendie
einzigeMöglichkeit, Sternmassendirektzubestimmen.(TheoretischexistiertdieMöglichkeit, dieMas-
se überdie bestimmbareSchwerebeschleunigungeinesSternszu ermitteln;hierfür ist allerdingsder
Sternradiusnötig, der nur ungeauüberTemperatur– und LeuchtkraftbestimmungoderInterferometrie
ermitteltwerdenkann.)DieMassensindjedochfür dastheoretischeVersẗandnisvonSternentwicklungs-
pfadenunerl̈aßlich.Trotzdemsindselbstdie MassenderhellstenWR–Sternewie z. B. derProgramm-
sterneWR22 und � � Vel in der Literatur nochsehrumstritten(WR22: 
 M[O .������_�_�����1
�� , � � Vel:

 M�O .T���_�_����� 

� ).

WR–DoppelsternsystemebietennichtnurdieMöglichkeit einerdirektenMassenbestimmungderKom-
ponenten,sondernerlaubenauch,ausderGeometriedesSystemsEinzelheitenderausgedehntenWind-
strukturdesWR–Sternsabzuleiten,ohnedabeiauftheoretischeModellezurückgreifenzumüssen.Hier-
zuwird derBegleiterdesWR–Sterns(i. a.ein O–Stern)benutzt,derbei seinemUmlaufTeiledesWR–
Windesbedeckt,von diesembedecktwird odergarin ihn eintaucht.ÜberentsprechendeSignaturenim
SpektrumsinddieseEffektenachweisbar. AllerdingskönnenbeobachtbareLinienprofilvariationennicht
gänzlichdurchdieBedeckungseffekteerklärtwerden,daauchderBegleitsternübereinenzwardeutlich
schẅacheren,aberähnlichschnellenWind verfügt.Zus̈atzlicheEffekteaufGrundvongeschocktemGas
zwischendenbeidenSternenals Folge der kollidierendenstellarenWinde sind daherzu erwarten.Es
sollteallerdingsmöglichsein,beiumfangreichenZeitserienmit guterPhasen̈uberdeckungbeideEffekte
zu unterscheidenundnäherzuuntersuchen.

Letztlich könnendie ermitteltenParameterin einemnächstenSchritt mit theoretischenModellenzur
Sternentwicklungbzw. hydrodynamischenModellenfür Wolf-Rayet–Atmospḧarenverglichenwerden.

WichtigsteVoraussetzungzur ErreichungdiesesZiels sinddie umfangreichenBeobachtungen,die über
mehrereJahremit denanderLandessternwarteHeidelberg entwickeltenundgebautenSpektrographen
HEROS und FEROS gesammeltwurden.Die Landessternwarte verfügt in der Zwischenzeitüber ein
großesArchiv von ZeitserienallerhellenWolf-Rayet–Doppelsternsysteme.UnscḧatzbareVorteilehier-
bei sinddie gleichzeitighohespektraleundzeitlicheAuflösungallerSerien.

Im folgendenKapitel werdendie Beobachtungenund die erforderlichenReduktionsschritteder Pro-
grammsternekurz vorgestellt.In Kapitel 3 werdendie grundlegendenArbeitsschrittederMassen–und
Windstrukturbestimmungerläutert.Die Kapitel 4, 5 und 6 sind jeweils denProgrammsternenWR22,
� � Vel und HD 5980gewidmet. Im abschließendenKapitel 7 wird ein Ausblick auf weitereUntersu-
chungsm̈oglichkeitenmit demBeobachtungsmaterialgegeben.

2Non-LocalTermodynamicEquilibirum
3DurchWechselwirkungseffekte mit naheliegendeMetallinien (z. B. O I I I `�`baJc:d#e"fJg:hiaJcJaJe"jJd ) ist esmöglich, daßein ge-

ringerAnteil derPhotonenausdemStrahlungsfeldderHe I I `baJcJaJe"fJk (Ly l ) entferntwird.
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Ein großerTeil dieserArbeit ist bereitsvorweg in FachzeitschriftenundTagungsb̈andenpubliziertwor-
den.Sofindetsichdie Bahnbestimmungvon � � Vel undWR22 in zwei Artikeln derZeitschriftAstro-
nomyandAstrophysics(Schmutzet al. 1997bzw. Schweickhardtet al. 1999a). EineersteAnalyseder
Windbedeckungseffekte bei � � Vel findetsichim TagungsbandderIAU zumSymposiumNr. 193

”
Wolf-

RayetPhenomenain MassiveStars andStarburst Galaxies“ (Schweickhardtet al. 1999b).



Kapitel 2

Beobachtungenund Datenreduktion

DieseArbeit basiertauf umfangreichenspektroskopischenBeobachtungsseriender Wolf-Rayet–Dop-
pelsternsystemeWR22, � � VelorumundHD 5980.DieoptischenZeitserienwurdenanderEurop̈aischen
Südsternwarteauf La Silla, Chile gewonnen.Dazuwurdezumeinender transportableEchellespektro-
graphHEROS der Landessternwarte Heidelberg an dasdortige ESO-50cm–Teleskop gekoppelt, zum
anderenwurdeder neuean der Landessternwarte federf̈uhrendentwickelte und gebauteEchellespek-
trographFEROS(festmontiertamESO-1.52m–Teleskop) benutzt.Zus̈atzlichwurdenBeobachtungen
desSystems� � Vel im ultraviolettenSpektralbereichmit Hilfe desIUE–Satellitendurchgef̈uhrt. Diese
wurdenzusammenmit allen über das IUE Final Archive zug̈anglichenSpektrenvon � � Vel analy-
siert. Im erstenTeil diesesAbschnittswerdendie Teleskope,die Instrumenteunddie Programmsterne
kurz vorgestellt;im zweitenTeil werdendie erforderlichenDatenreduktionsschritte bei HEROS– bzw.
FEROS–Spektrenerläutert.

2.1 Beobachtungen

2.1.1 Der HEROS–Spektrograph am ESO-50cm–Teleskop

Die umfangreichenoptischenZeitserienvon � � Vel und WR22 wurdenmit dem HEROS1–Spektro-
graphengewonnen,der dazuam ESO2-50cm–Teleskop auf La Silla, Chile montiertwar. Der Reflek-
tor hat einenPrimärspiegeldurchmesservon 52 cm, ein Öffnungsverḧaltnis von f/13.6 und wird im
Cassegrain–Fokusbetrieben.DerAbbildungsmaßstabbetr̈agt ���nm"m�#	 mm9<; .
HEROS (Kaufer1998a), ein fasergekoppelterEchellespektrograph,wurdeanderLandessternwarteaus
dem VorgängerFLASH (Mandel1994, Stahl et al. 1995) entwickelt und gebaut.Er bestehtausdem
eigentlichenSpektrographenund einer Teleskopeinheit,die nebeneiner Fernsehleiteinrichtung auch
die für die KalibrationsaufnahmennotwendigenSpeziallampen(Thorium-Argon für Wellenl̈angenka-
libration, Halogen–Gl̈uhlampefür Flatfieldaufnahmen)entḧalt. Die Spektrographeneinheit ist mittels
Glasfasermit derTeleskopeinheitverbundenundkanndadurchvom Teleskop unabḧangiganeinerme-
chanischundthermischstabilenStelleaufgebautwerden.HEROS erreichteinemittlereAuflösungvono .��pPbq+�r.s��������� überdengesamtenWellenl̈angenbereichvon ����	�� Å bis ������� Å. Hinter dem

1Heidelberg ExtendedRangeOptical Spectrograph
2EuropeanSouthernObservatory
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Echelle–Gitterwird dasLicht durcheinendichroitischenFilter bei ca. 	������ Å in einenblauen( ����	��
bis 	������ Å) undeinenroten( 	������ bis ������� Å) Kanalgeteilt.Die Spektrenwerdenanschließendvöllig
unabḧangigvon zweiCCD–Chipsregistiert(roterKanal:EEV ����	��ut)����� , ����v m Pixel; blauerKanal:
bis 1995EEV �������Gtw����� , ���xv m Pixel, ab1996SiTe �������
t)����� , ��	�v m Pixel).

2.1.2 Der FEROS–Spektrograph am ESO-1.52m–Teleskop

Die hochaufgel̈ostenSpektrendesSystemHD 5980wurdenmit demneuenEchelle–Spektrographen
FEROS3 gewonnen,derseit1998festamESO-1.52m–TeleskopaufLa Silla,Chilemontiertist.DerRe-
flektorhateinenPrimärspiegeldurchmesservon ��	������ cmundwird heutenurnochim Cassegrain–Fokus
betrieben.DasTeleskop besitztdabeiein Öffnungsverḧaltnis von f/14.9undeinenAbbildungsmaßstab
von � m"m�#� mm9<; .
FEROSist ein fasergekoppelterhochaufl̈osenderEchellespektrograph,derunterFederf̈uhrungderLan-
dessternwarteHeidelberg entwickelt und gebautwurde(Kaufer et al. 1997b, Kaufer et al. 1999). FE-
ROS kannmit einerAufnahmedengesammtenoptischenWellenl̈angenbereichvon ������� bis ������� Å
spektroskopieren.SeineAuflösungbetr̈agt

o .H��������� , wasvor allemdurcheinensogenanntenImage
slicer erreichtwird (Kaufer1998b). DerSpektrographstehttemperaturstabil( q4yHzT����� K währendei-
nerNacht)im ehemaligenCoud́eraumdesESO-1.52m–Teleskops.Der Spektrographarbeitetmit zwei
Fasern,sodaßmit einerAufnahmeentwederObjektundHimmel oderObjektundKalibrationaufge-
nommenwerdenkönnen.Als DektektordienteinEEV 2k t 4k, ��	pv m Pixel CCDmit einermaximalen
Quanteneffizienzvon98%bei ��	���� Å. DerSpektrographerreichteineGesamteffizienz(inklusive Tele-
skop undDetektor)von 17%bei 	�	���� Å.

2.1.3 Der IUE–Satellit

Der IUE4–Satellitwurdeam26.01.1978gestartetundsammeltebiszuseinerStillegungam30.09.1996
insgesamtmehrals ����������� UV–Spektrenvon mehrals ������� astronomischenObjektenim Helligkeits-
bereichvon '4����	 bis ��� mag.Der Satellit läuft auf einerexzentrischenBahn(Perig̈aumca. ��������� km,
Apogäumüber 	�������� km) geosynchronum die Erde.

Der IUE–Satellit,ein Gemeinschaftsprojektvon NASA5, ESA6 undPPARC7 (früher:SERC8), besitzt
ein 45cm-Cassegrain–Teleskop undje einenSpektrographenfür die BeobachtungkurzerWellenl̈angen
(short wavelength, abgek̈urzt SW) von ����	�� bis ������� Å und langerWellenl̈angen(long wavelength,
abgek̈urzt LW) von ������� bis ������� Å. BeideSpektrographenwarenmit je zwei Kamerasausgestattet
(genanntPrime, abgek̈urzt P undRedundant, abgek̈urzt R), wobeidie SWR–Kameraauf Grundeines
Defektesnie im Einsatzwar. ZudemkonntenbeideSpektrographenmit einerhohen( � Å/mm) undeiner
niedrigen( ��� Å/mm) Dispersionbetriebenwerden.

3FiberfedExtendedRangeOptical Spectrograph
4InternationalUltraviolet Explorer
5NationalAeronauticsandSpaceAdministration
6EuropeanSpaceAgency
7ParticlePhysicsand AstronomyResearchCouncil
8British ScienceandEngineeringResearchCouncil
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2.1.4 Die Programmsterne � � Vel, WR 22 und HD 5980

In der vorliegendenArbeit solltenmittels hochaufgel̈osterZeitserienspektroskopie Wolf-Rayet–Dop-
pelsterneuntersuchtwerden.Die hohenAnforderungendieserBeobachtungsartlimitieren die Aus-
wahl deruntersuchtenObjekte.So ist einerseitseinehohespektraleAuflösung

o
undein großerWel-

lenlängenbereichwünschenswert,andererseitsist jedoch auch eine Überwachungder Objekte über
längereZeiträumemit hoherZeitaufl̈osungundhohemSignal-zu-Rausch–Verḧaltnis {%Pn| (engl.signal-
to-noise) wichtig, um eine möglichst gute Phasen̈uberdeckungder Doppelsternezu erreichen.HE-
ROS undFEROSerfüllen mit ihrenverfügbarenWellenl̈angenbereichen und ihrenspektralenAuflöse-
vermögendie instrumentellenBedingungen.Für langperiodischeDoppelsternekanndiezweiteRestrik-
tion oft nur ankleinenTeleskopenerfüllt werden(nur für diesewird i. a. ausreichendlangeBeobach-
tungszeitbewilligt), kurzperiodischeDoppelsternelassensich auchan größerenTeleskopenuntersu-
chen.

Die Grenzgr̈oßefür die Spektroskopie von WR–Sternenmit HEROS amESO-50cm–Teleskop liegt bei
ca. ����	 mag.ZweisẗundigeBelichtungen(längereBelichtungszeitensindwegenderzunehmenden

”
Ver-

unreinigung“ derSpektrendurchsogenannteCosmicsnicht sinnvoll; die Mittelung mehrererSpektren
würdedie Beobachtungszeitendrastischerḧohenoderdie zeitlicheAuflösungdeutlichverschlechtern)
solcherObjekteführenzu Spektrenmit einem {%Pn| �}	�� bei ������� Å und einem {%Pn| �}����� bei
������� Å. Nur drei WR–Doppelsternsystemeerfüllen dieseBedingungen:� � Velorum, ~ Muscaeund
WR22.Von allendrei SternenliegenlangespektroskopischeZeitserienvor. � � Vel undWR22 werden
im RahmendieserArbeit behandelt.TypischeBelichtungszeitenbei � � Vel waren30Minuten,während
WR22jeweilszweiStundenbeobachtetwurde.Dabeiwurdenfür � � Vel {%Pn| –Wertevon100( ������� Å)
bzw. größerals250( ������� Å) erreicht,währendWR22–Spektreni. a.dieobenangegebenennominellen
{%Pn| –Werteerreichten.Von � � Vel liegenzwei langeZeitserienausdenJahren1995(ca.45 Spektren)
und1996(etwa100Spektren)vor; WR22 wurdeim Jahre1996( �T��	 Spektren)ausgiebigspektrosko-
piert.

Mit FEROS am ESO-1.52m–Teleskop wird für Sterne11. Größebei einerBelichtungszeitvon einer
Stundeein {%Pn| von ungef̈ahr 50 bei ������� Å bzw. etwa 70 bei ������� Å erreicht.Auch wenndasTe-
leskop im allgemeinennicht für einelängereBeobachtungsperiode zur Verfügungsteht,lassensichan
diesemTeleskop zahlreicheweiterekürzerperiodischenWR–Doppelsternsystemesinnvoll analysieren.
In dieserArbeit wurdeninsgeamt33SpektrendesaußergewöhnlichenWolf-Rayet–SystemsHD 5980in
derKleinenMagellanschenWolke(engl.SmallMagellanicCloud,SMC) untersucht.Die Umlaufperiode
diesesSystemsist mit etwa 20 Tagenzwar rechtlang,allerdingsstandFEROSderLandessternwartein
denJahren1998und1999auf GrunddessenInstallation(CommissioningundGuaranteedTime) lange
zur Verfügung.Die typischeBelichtungszeitbei HD 5980betrug45 bis 60 Minuten,wobeidie erreich-
ten {%Pn| –Werteim obenangegebenenBereichlagen.

Für � � Velorumwurdenim RahmendiesesProjektesauchIUE–Beobachtungendurchgef̈uhrt. Im Zeit-
raumvon Februarbis Juni1996wurdeninsgesamt56 SWPund55 LWP Spektrenaufgenommen.Zu-
sammenmit denrestlichenSpektrendesIUE Final Archiveliegt soeinDatensatzvon110kurzwelligen
und96 langwelligenUV–BeobachtungendiesesSystemsvor. SämtlicheSpektrenkönnenzwischenzeit-
lich überdasWorld WideWebunterhttp://iuearc.vilspa.esa.es/ heruntergeladenwerden.

Wichtige Datender drei Programmsternezeigt Tabelle2.1. DasBeobachtungsprotokollaller verwen-
detenHEROS– und FEROS–Spektrenfindet sich im AnhangA; Spektrender Programmsternezeigt
AnhangB. Auf die AuslistungderIUE–Datenwird verzichtet,dasämtlicheAngabenzu denBeobach-
tungenüberdasWorld Wide Webabrufbarsind.
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Tabelle 2.1: Wichtige Parameterund üblicheBezeichnungender analysiertenWolf-Rayet–Doppelsternsysteme��� Vel, WR22 undHD 5980.

Bezeichnungen � � Vel V 429Car AB 5
WR11 WR 22
HD 68273 HD 92740 HD 5980
HR3207 HR4188
HIP39953 HIP52308

Koordinaten �w.T���#�Y���#�4���#� �#��	 �).T���#�����#�4���#� �#	�� �).T���#��	��#�4���#� �#	��
FK5 2000.0 �C.�'4���D�J��� m ��� m"m�#� �C.�'4	��D�J��� m ��� m"m�#� ��.^'4���D�J��� m 	�� m"m�#�
scheinbareHelligkeit �X� 1.74mag� 6.44mag� 10.8mag �
Spektralklasse WC8 + O8.5III � WN 7ha+ O9 ��� � ? �
Umlaufperiode 78.53Tage� 80.336Tage� 19.2654Tage�
Bahnneigung ��	D� (?) � �&���D�*� �T���D�*�
Distanzzur Sonne 258pc � 2750pc � 	�������� pc �

� v.d. Hucht(2000)
� dieseArbeit
� HIPPARCOS–Distanz(v.d. Hucht1997)
� bedeckungsver̈anderliches Systemmit nur einerbeobachtetenBedeckungpro Umlauf

(Balonaetal. 1989, Gossetetal. 1991)
� wahrscheinlicheMitgliedschaftin derCarinaOB1 Assoziation(Lundsẗom & Stenholm

1984)
� starkvariabel,��� im Februar1997(Moffat et al. 1998)
� variabel,wiederspr̈uchlicheKlassifizierungen
� Sterken& Breysacher(1997)
� bedeckungsver̈anderlichesSystemmit zweiMinima (Moffat etal. 1998)
� EntfernungsmodulSMC: ���4.T�������

2.1.5 Datenanderer WR–Doppelsternsysteme

Außerdenin dieserArbeit behandeltenSystemen� � Vel, WR22undHD 5980wurdenvon HEROS und
FEROSweitereWolf-Rayet–Sternebeobachtet.

Sowurdenmit HEROS amESO-50cm–Teleskop auchumfangreicheBeobachtungenvon ~ Mus durch-
geführt.WährendeinerKampagneim Jahre1997war HEROS amESO-1.52m–Teleskop montiert.Hier
liegenDatenvon WR21, WR79 undWR113vor. Schließlichwurdemit HEROS am Waltz–Teleskop
derLandessternwarteundam1.23m–Teleskop desCalarAlto–ObservatoriumsnaheAlmeria, Südspa-
nien in denJahren1997und1998dasSystemWR133spektroskopiert.Von FEROSliegenSeriender
SterneWR22,WR25, ~ Mus undWR79 vor. Zus̈atzlichexistierenDatenderSystemeV 444Cyg und
CQCep,die mittelseinesBoller & Chivens–SpektrographenamWaltz–Teleskop derLandessternwarte
aufgenommenwurden.DiesebesitzeneinemittlereAuflösungvon

o .^��	���� undumfassennormaler-
weisedenWellenl̈angenbereichvon ������� bis ������� Å aufdrei getrenntenAufnahmen.



2.1 BEOBACHTUNGEN 11

Tabelle2.2 zeigt denDatenbestandan WR–Doppelsternspektrenzum 01.12.1999der Hot Star Group
derLandessternwarte.

Die B&C–Spektrenvon V 444Cyg undCQCepwurdenbereitsim RahmeneinerDiplomarbeitanaly-
siert(Schweickhardt1996). EineersteAnalysederSpektrenvon ~ Mus warGegenstandeinerweiteren
Diplomarbeit(Schnurr1999).
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2.2 Datenreduktion

2.2.1 HEROS– und FEROS–Beobachtungen

Sowohl HEROS als auchFEROS sind Echellespektrographen; somit gleichensich die verschiedenen
Reduktionsschritte.FolgendeBesonderheitensindjedochzubeachten:

ª HEROS: Da die beidenKanäle von zwei unabḧangigenCCD–Systemenaufgenommenwerden,
erfolgt auchdie ReduktionderSpektrenfür denrotenundblauenKanalvöllig unabḧangigvon-
einander.

ª FEROS:DerSpektrographbieteteineOnlinereduktionan,dieesermöglicht,nurwenigeMinuten
nachEndederBelichtungdasfertig reduzierteSpektrumamBildschirmzubetrachten.Im vorlie-
gendenFall wurdenjedochalleFEROS–Bildernochmalsreduziert.
Im Gegensatzzu HEROS benutztFEROSalskreuzdispergierendesElementkein Gitter, sondern
ein Prisma.Diesbewirkt, daßdie einzelnenEchelleordnungenauf demCCD gekr̈ummterschei-
nen.Somit ist ein zus̈atzlicherSchritt bei der Reduktionerforderlich,bei dem die Ordnungen
begradigtwerden.

Prinzipiell wird jedeBeobachtungsnachtseparatreduziert.Zur Reduktionder HEROS–Datenwird ein
speziellfür HEROS modifiziertesundadaptiertesProgrammpaketdesM IDAS–Bildverarbeitungssystems
derESOverwendet(Stahletal. 1995). Für FEROSwurdeanderLandessternwarteHeidelberg einespe-
zielleSoftwareentwickelt, die im M IDAS9–ProgrammpaketabderVersion98NOV zurVerfügungsteht
(neuerKontext: feros). Eineausf̈uhrlicheBeschreibung derReduktionsschrittefür HEROS–Spektren
findetsichbei Kaufer(1996), für die FEROS–Spektrenbei Kauferetal. (1999).

In einemerstenSchrittwerdendie Thorium-Argon–unddie FlatfieldaufnahmeneinerNachtgemittelt.
DurchdieMittelungderKalibrationsaufnahmenkönnenin ersterOrdnungdiewährendeinerNachtauf-
getretenenVerschiebungenermitteltwerden.Die Mittelung derFlatfieldaufnahmendient insbesondere
im blauenBereichder Erhöhungdes {%Pn| –Verḧaltnisses,um bei der sp̈aterenFlatfieldkorrektureine
unn̈otigeErhöhungdesRauschenszuvermeiden.

Der rechthoheStreulichtanteilder Echellespektrenwird in einemzweitenSchritt zwischendenein-
zelnenOrdnungenermittelt. Durch ModellierungeinerzweidimensionalenSplinefunktionwird dann
derflächigeVerlaufdesStreulichthintergrundes bestimmtundanschließendvon denObjekt–und den
Flatfieldaufnahmensubtrahiert.

Anschließendwird dasSignalderdefiniertenOrdnungenpixelweisein Querdispersionsrichtung addiert.
Die extrahiertenOrdnungenwerdendannin einemzweidimensionalenBild zeilenweisegestapelt.

UmdieEmpfindlichkeitsvariationen vonPixel zuPixelunddenEmpfindlichkeitsverlaufdesSpektrogra-
phenausdemObjektspektrumzu entfernen,wird dasextrahierteObjektspektrumdurchdasextrahierte
gemittelteFlatfieldspektrumdividiert. Esverbleibtein glatterIntensiẗatsverlauf,dereineÜberlagerung
desSternkontinuumsmit demKontinuumderFlatfieldlampedarstellt.

In einemweiterenSchritt werdenanhandeinerautomatischenIdentifikationvon typischerweise1000
SpektrallinienbekannterWellenl̈angeausdemextrahiertenThorium-Argon–SpektrumdieDispersions-

9DasMunich ImageDataAnalysisSystemwird alsSoftwarepaket vonderESOzurVerfügunggestellt.
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koeffizientenbestimmt.Darananschließendwerdenmit Hilfe dieserDispersionskoeffizientendie ex-
trahiertenSpektrenauf die Wellenl̈angenskala

”
rebinnt“ und gleichzeitgdie heliozentrischeKorrektur

durchgef̈uhrt.

Die einzelnenOrdnungenwerdenzuletztzusammengefügt (engl.mergen). Dabeiüberlappenaufeinan-
derfolgendeOrdnungenan denEndenundwerdengewichtet aufaddiert.Die dabeiüblicherweisever-
bleibendenniederfrequentenWellen(engl.ripples) liegenin derGrößenordnungvon 1 % undbed̈urfen
i.a. keinerweiterenKorrektur.

Zur Normierungauf einenKontinuumswertvon 1 werdenim SpektrumKontinuumspunktedefiniert.
Dies ist besondersim blauenSpektralbereichfür WR–Doppelsternsystemeschwierig,da dieserSpek-
tralbereichlinienreichist unddie WR–Emissionensehrbreit sind.Zudemmußber̈ucksichtigtwerden,
daßaufGrundderBahnbewegungdieLinien nichtstation̈ar sind.DurchdiesePunktewird automatisch
eineglatteSplinefunktiongelegt, die anschließenddurchdasSternspektrumdividiert wird.

Nach Abschlußder Reduktionwurde die Stabiliẗat der Spektrographen̈uberpr̈uft. Dazu wurdendie
RadialgeschwindigkeitenderinterstellarenCaI I ��������� undNa I ��	������ in denSpektrenderProgramm-
sternemittels Gaußprofilvermessen.Die Streuungder Wertefür beideKanäle von HEROS lagenmit«�¬�­I® �s������	u36587:9<; bzw. «�¯p­I°�± �s�������u3²5A7:9<; im nominellenBereich(Kaufer et al. 1997a: « .
������	C3²587 9<; ). In denDatenvon � � Vel wurdezudemein Drift zwischen13.6 3²5A7 9<; und14.5 36587 9<;
bei denDatenvon CaI I gefunden.Letztlichsinddie vorliegendenBeobachtungenjedochgenauerals1
36587 9<; , wasfür diefolgendenUntersuchungenausreicht.Die VermessungderKalzium–undNatriumli-
nienbeiHD 5980ist aufGrundderkomplexenLinienstrukturdesextragalaktischenSystemsschwierig.
AberschoneineeinfacheRadialgeschwindigkeitsanalyse derCa I I H+K undNa I D ; , D � Absorptionen
besẗatigt auchbeidenFEROS–SpektreneineGenauigkeit derBeobachtungenvon weit unter1 3²5A7 9<; .

2.2.2 IUE–Daten

Im IUE Final Archive liegendie SpektrendesIUE–Satellitenfertig reduziertvor. Dort findensichauch
Hinweisezur durchgef̈uhrtenReduktion.Für die Benutzungder Spektrenin dieserArbeit wurdenur
nocheineNormierungvorgenommen.Diesegeschahauf dieselbeArt undWeise,wie sieauchbei den
HEROS– undFEROS–Datendurchgef̈uhrt wurde.Esergabsichhierbeiaberdie besondereSchwierig-
keit, daßaufGrunddesLinienreichtumsim UV–Wellenl̈angenbereicheinBestimmenvonKontinuums-
punktenäußertschwierigwar. Esist dahernichtauszuschließen,daßdaswahreKontinuumnicht immer
erkanntwurde.Es wurdeallerdingsdaraufgeachtet,daßsämtlicheNormierungspunkteweit entfernt
von dengenaueranalysiertenSpektrallinienlagen.



Kapitel 3

Arbeitstechniken

Ziel dieserArbeit ist es,fundamentaleParametervonWolf-Rayet–SternenundihrenWindenabzuleiten.
Ein mächtigesWerkzeughierfür liefert die Bestimmungvon Doppelsternbahnen.Mit einer solchen
Analyseist nicht nur eineMassenermittlungmöglich,auf GrundderKenntnisderBahngeometriesind
auchAussagen̈uberdieStrukturdesausgedehntenWR–Windesmöglich.Im folgendenKapitelwerden
die theoretischenGrundlagenhierfür kurz erläutertund die an denSpektrendurchgef̈uhrtenArbeiten
geschildert.Die Ergebnissewerdenin Teil II dieserArbeit (

”
Einzelanalysen“ ) vorgestellt.

3.1 Bestimmungder Bahnelementein spektroskopischenDoppelsternen

Die BestimmungderBahnelemente(unddarausfolgenddie Massenbestimmung)in Doppelsternsyste-
mengeschiehtprinzipiell in zwei Schritten.In einemerstenSchrittmußdie BewegungderEmissions-
bzw. Absorptionslinienin denSpektrenauf GrunddesDopplereffektesim Zeitverlaufmöglichstexakt
vermessenwerden.In einemzweitenSchrittwerdendannandieseDatens̈atzeRadialgeschwindigkeits-
kurvenfür dieDoppelsternbewegungangepaßt,ausderenParameterndie Bahnelementefolgen.

3.1.1 Vermessungder Spektrallinien

In Doppelsternsystemenbewegen sich die Komponentenauf Grund ihrer Massenanziehungum den
gemeinsamenSchwerpunkt.WegendesDopplereffekts bewirkt die Radialkomponente,�³ ­I´ dieserBe-
wegungeineVerschiebungderSpektrallinien� � um q+�µ.��D¶I· � 'r� � . DiesesindüberdieFormel

q+�
��� .

,b³ ­I´
R mit R : Lichtgeschwindigkeit (3.1)

verkn̈upft. ��¶I· � ist jedochnicht ohneAnnahmenbestimmbar, da Emissions-undAbsorptionslinienin
Spektrennicht scharferscheinen.Dies entspr̈acheeinemunendlichlangenWellenzugder Frequenz̧
beimÜbergangeinesElektronszwischenzwei exakt scharfenNiveausmit derEnergiedifferenz qG¹r.º ¸ . In Wirklichkeit erscheinendie Spektrallinienin Sternspektrenverbreitert.MehrereMechanismen
sindhierfür verantwortlich: die folgendenbewirkeneinesymmetrischeVerbreiterungdesProfils:
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ª Da nur endlicheWellenz̈ugeauftreten,führt dieszu einerVerbreiterungderLinien (sogenannte
naẗurlicheLinienbreiteaufGrundvon Strahlungsd̈ampfung). Siebetr̈agtunabḧanigvon derWel-
lenlängeq+� ¯ .T��������B»���D9²¼ Å (naẗurlicheLinienbreite) undist für dieAstronomieim allgemeinen
belanglos,dadie anderenVerbreiterungsmechanismensẗarker sind.

ª Die DauerderWellenz̈ugewird zus̈atzlichdurchStößeverkürzt (sog.Stoßd̈ampfung). Der Koef-
fizient LCUZ¸ W einersolchenDruckverbreiterungweistdie typischeLorentz–Verteilungauf:

LCUZ¸ W . �
U»�#½xq+¸ W �x¾ U¿�ÀPb� W � mit �Á. Dämpfungskonstante�

Für die VerbreiterungderLinien in Wolf-Rayet–SternenspieltauchdieserEffekt nur eineunter-
geordneteRolle.

ª Ein weitererMechanismus,der zur Verbreiterungvon Spektallinienführt, ist der Dopplereffekt
infolge der thermischenGeschwindigkeiten der Gasteilchen.Entsprechendder Maxwell-Boltz-
mann–Geschwindigkeitsverteilung wird dasDopplerprofilducheineGaußfunktionbeschrieben:

Â UZ¸ W . �Ã ½xqµ¸ °ÅÄÇÆNÈÊÉ '+U»q+¸�Pbq+¸ ° W �ÌËÎÍ

wobei die DopplerbreiteqA¸ ° durchdie wahrscheinlichsteGeschwindigkeit ,bÏ � . �xÐ(y4PJ�
(� : MassedesabsorbierendenoderemittierendenAtoms) definiert ist: q+¸ ° P�¸J�Ñ.Ò,bÏ � P�R . Tur-
bulenteStrömungenin denSternatmospḧaren(

”
Mikroturbulenz“ ) liefern einenentsprechenden

Beitragzu q+¸ ° , spielenbei Wolf-Rayet–SternenjedochwiederumkeineRolle.

ª JenachBeobachtungswinkel machtsichdieRotationeinesSternesin denSpektrallinienbemerk-
bar. DurchschnelleRotationwerdendie Linien derartdopplerverbreitert,daßdie Zentrenpara-
belförmigeStrukturannehmen.Bei Wolf-Rayet–Sternenist jedochauchdieserEffekt untergeord-
net,weil im allgemeinendie Sternoberfl̈achenicht zu sehenist (selbstdasKontinuumdesSterns
entstehtin dendichtestenTeilen desWindes).Für denBegleitstern(i.a. ein O–Stern)ist dieser
Effekt jedochzubeachten.

ª Letztlich ist aucheineVerbreiterungderLinien durchMagnetfelderdenkbar. DurchdenZeeman–
Effekt werdendieEnergieniveaus,abḧangigvonderSẗarkedesMagnetfeldes,aufgespalten.Meß-
barist dieserEffekt allerdingsnurbeiSternenmit starkenFeldern(einigentausendGauß);für die
Untersuchungvon WR–SternenundseinenBegleiternspieltderEffekt keineRolle.

ObigeEffektebewirkenallesamteinesymmetrischeVerbreiterungderLinien; siesind,wennüberhaupt,
nur bei derVermessungderSpektralliniendesBegleitersvon WR–Sternenwichtig. Für die Verbreite-
rung der WR–Linien spielendiesesymmetrischenEffekte keineRolle. Der einzigewichtige Verbrei-
terungsmechanismusin WR–Spektrenist der radialeSternwind.Man nimmt an, daßauf Grund des
großenStrahlungsdruckes Material von der Sternoberfl̈acheradial nachaußenbeschleunigtwird. Auf
GrunddesDopplereffekteswerdendie Emissionslinienverbreitert.Auf denBeobachterzustr̈omendes
Gaserscheintblauverschoben,wegstr̈omendesGasist rotverschoben.Da,abḧangigvonderOpaziẗatdes
Sternwindes,dervomBeobachterweggerichteteTeil desWindesnurabgeschẅachtzusehenist, können
die verbreitertenSpektrallinienim allgemeinenmehroderwenigerstarkasymmetrischerscheinen.Die
Windevon WR–SternenkönnenGeschwindigkeitenbis zu Ó4Ô�Õ�Õ�ÕCÖ6×8Ø:Ù<Ú erreichen;dementsprechen
Linienbreitenvon bis zu Û�Õ�Õ Å.
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Durchdie VerbreiterungderSpektrallinienkanndaherdasLinienzentrumnur gefundenwerden,wenn
ein theoretischesProfil andie Linien angepasstwird, dessenParametersatzdieZentralwellenl̈angeÜDÝIÞ#ß
entḧalt. Für die WR–Linien ist diesabermit zus̈atzlichenSchwierigkeitenverbunden,daderGradder
AsymmetriedieserLinien nicht ber̈ucksichtigtwerdenkann.

Da die Dopplerverbreiterungauf Grundder radialenBewegungdesabstr̈omendenMateriedie Haupt-
ursacheder Linienverbreiterungbei WR–Sternenist, erfolgte die Vermessungder Spektrallinienbei
den SternenWR22, àÀá Vel und HD 5980 im allgemeinendurch AnpassungeinesGaußprofils.Bei
denschmalstenLinien von WR22 wurdeeineKombinationvon Gauß-und Lorentzprofil (sogenann-
tes Voigtprofil) getestet.Es zeigtesich jedoch,daßzwar eine exaktereAnpassungder Linienflügel
möglich war, daßdies aberkeinenEinfluß auf die folgendeBahnanalysehatte.Es wurde daherauf
dieseVorgehensweiseverzichtet.Für dasSternkontinuumzu beidenSeitenderSpektralliniewurdei.a.
einegeradlinigerVerlaufmit variablerSteigungangenommen.Beispielefür dieAnpassungenanLinien
derProgrammsterneWR22 und à(á Vel zeigtAbbildung3.1.

Abbildung 3.1: Beispielefür Fits an die Linienprofile der Programmsterne.Links die AnpassungeinerGauß-
funktion (gestrichelteLinie) an die N IV â²ãåäåæèçèé¿ê –Emissionvon WR22. Die Anpassungan denLinienflügeln
ist nicht optimal,durchKombinationmit einemLorentzprofilkannhier eineVerbesserungerreichtwerden.Für
die anschließendeBahnanalyseist dies jedochohneBelang.An die H ë –Linie von ì�í Vel (rechts)wurdeein
Doppelgaußprofilangefittet(gestrichelteLinie). Zus̈atzlich sind hier die beidenGaußkomponenten(gepunktet)
aufgetragen.Die Emissiongeḧort zum SpektrumdesWolf-Rayet–Sterns,die O–SternAbsorptionbewegt sich
dazuin Antiphase.Bei genauerBetrachtungfällt auf, daßdasscheinbareLinienzentrumder Absorptionbeim
Doppelgaußgegen̈uberderEinzelkomponenteleichtblauverschobenist.

Bei àÀá Vel geschahdie VermessungdesC I I I /IV Komplexes bei î�ï�ð�Õ Å mittels einer Kreuzkorre-
lationsmethode.Dies war erforderlich,da der Komplex mittels Gaußfunktionennicht reproduzierbar
war. Die Methodeder Kreuzkorrelationist ausf̈uhrlich bei Kaufer (1996) beschrieben.Als sogenann-
tesTemplatewurdeein EinzelspektrumderZeitserieverwendet.Da die Kreuzkorrelationsmethode auf
Ähnlichkeit der Profile testet,ist eine genaueBestimmungder Verschiebung von Spektralliniennur
dannsinnvoll, wenndie Profile im Zeitverlaufmöglichstwenigvariabelsind.Dies ist für Wolf-Rayet–
Doppelsternsystemeleider nur unzureichenderfüllt, da auf Grund von WechselwirkungendesWR–
Windesmit dem Wind seinesBegleitersSchockzonenentstehenkönnen,die die Profilverläufe stark
beeinflussen.AusdiesemGrundwurdeaufVerwendungdieserMethodei.a. verzichtet.

Die Anpassungvon gaußf̈ormigenProfilenandie SpektralliniengeschahmittelsderMIDAS–Routine
FIT/IMAGE. Die BestimmungderbestenWertefür dieanzupassendenParametergeschiehtdabeimit-
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telsdesMaximumLikelihood–Prinzips.Zur LösungdiesesnichtlinearenProblemsstellt MIDAS stan-
dardm̈aßig vier Routinenzur Verfügung(Newton-Raphson,Modified Gauss-Newton, Quasi-Newton,
CorrectedGauss-Newton No Derivatives, sieheGill & Murray 1978, Gill et al. 1981). Dabeiwerden
mit Hilfe von numerischenMethodendie bestenWerte für die Parameterdurch mehrfacheIteration
gesucht.Wichtig für befriedigendeLösungenist hierbeidie Wahl sinnvoller Startwerte.Ein Testaller
MethodenerbrachtesehrähnlicheResultate.Im weiterenVerlaufwurdedaherstetsnur mit einerMe-
thode,dermodifiziertenGauss-Newton–Methodegearbeitet.Eswurdenicht in allenFällenKonvergenz
erreicht;eineÜberpr̈ufungderangepaßtenFunktionenperAugestellteallerdingssicher, daßnursolche
Lösungenweiterverarbeitetwurden,die sichtbargutdenwahrenSpektralverlaufreproduzierten.

Auf Grund der großenAnzahl von zu untersuchendenSpektrenund Linien wurde die Bestimmung
derRadialgeschwindigkeitenautomatisiert.Im allgemeinenwurdenfür alleuntersuchtenSpektrallinien
mehrereAnpassungenvorgenommen.So wurden in einemerstenDurchlauf (mit gescḧatztenStart-
werten)für alle SpektreneinerLinie mittlereWertefür die anzupassendenParameterbestimmt.Diese
dientenalsneueStartwertefür eineweitereAnalyse.Speziellfür die Spektrallinienvon WR22 stellte
essich als Vorteil heraus,Halbwertsbreiteund Intensiẗat der Gaußfunktionenauf ihren Mittelwert zu
fixierenundnurdie Zentralwellenl̈angeanzupassen,waseinenweiterenDurchlaufnötig machte.

Mittels der Formel 3.1 wurdenletztlich die Radialgeschwindigkeiten der vermessenenSpektrallinien
bestimmtundweiterverarbeitet.

3.1.2 Anpassungder Radialgeschwindigkeitskurve und Massenbestimmung

An die Datens̈atzedergemessenenDopplerverschiebungen wurdeanschließendeineRadialgeschwin-
digkeitskurve angepaßt,derenParameterdie Bahnelementedarstellen.

Insgesamtsind siebenGrößennotwendig,um die BewegungeinerKomponenteeinesDoppelsternsy-
stemsim Raumzu definieren.Dabeidefinierenvier Größendie Ellipsenbahn(sogenanntedynamische
Bahnelemente):

ñ8ò : Bahnperiode

ñ8ó : (numerische)Exzentriziẗat derBahnellipse

ñÁôpõ : ZeitpunkteinesPeriastrondurchgangs

ñ8ö : großeHalbachsederEllipse

Drei weitereGrößenbeschreibendie OrientierungderBahnellipseam Himmel (sogenanntegeometri-
scheBahnelemente):

ñÁ÷ : Inklination derBahnebenezur Tangentialebene

ñÁø : Periastronl̈ange(Winkel zwischenaufsteigendemKnoten und Periastron;der aufsteigende
Knotenist bei spektroskopischenDoppelsternensodefiniert,daßdort die Radialgeschwindigkeit
positiv gemessenwird, d.h.derSternbewegt sichvom Beobachterweg)

ñrù : Positionswinkel derKnotenlinievon Bahn-undTangentialebenerelativ zumHimmelsnordpol
(von Nord überOstgemessen)
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Abbildung 3.2: Lage der geometrischenBahnelementeim Raum.Der Beobachterbefindetsich in negativer
z–Richtung,die LagedesHimmelsnordpolslinks. Der UmlaufsinndesHimmelsk̈orpersverläuft im mathema-
tischpositivenSinn.Die ParameterderBahnellipsesindnichtexplizit angegeben.

Die Lageder geometrischenBahnelementezeigt Abbildung 3.2. Für (rein) spektroskopischeDoppel-
sterneist ù nicht ableitbar, weiterhinsind ö und ÷ nicht getrenntbestimmbar, danur die Radial-nicht
aberdie TangentialkomponentederBahngeschwindigkeit zu messenist. ö Øiú_û ÷ tritt daheralsein Bahn-
elementauf.

Die beobachtbarenRadialgeschwindigkeiten sind Projektionender wahrenBahnbewegung auf eine
Flächesenkrechtzur Tangentialebene.Sei nun ü nachAbbildung 3.2 die ProjektiondesBahnvektors
einerKomponenteaufdie z–Achse.Esgilt:

ü4ýrþÿØiú_û�� ø������ Øiú_û ÷	� (3.2)

Dabeibeschreibenþ und � (wahreAnomalie)dieBahnkoordinatenderEllipse.Siesindgekoppeltüber
die Ellipsengleichung:

þ
� ��� ý ö �»Û�� ó á �
Û �Aó�
�� Ø � � (3.3)

Die relative Radialgeschwindigkeit �Dü������ folgt aus3.2, wobei �Dü������ positiv ist, wennsich der Stern
vom Beobachterwegbewegt:

�Dü
��� ý

�nþ
��� Øiú_û�� ø������ Øiú_û ÷�� þ 
�� Ø�� ø������ Øiú_û ÷ � ���� � (3.4)
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Mit Hilfe derEllipsengleichung3.3 folgt:

�nþ
��� ý��

ö �»Û�� ó á �
�»Û �Aó�
�� Ø ��� á ��� ó Øiú_û ���

� �
��� ý

ó Ø ú_û �ö �»Û�� ó á � þ á
� �
���
�

Wegendes2. KeplerschenGesetzes(Flächensatz)

þ á � ���� ý
���
ò ö�� ý

���
ò ö á Û�� ó á

geltenfolgendeBeziehungenfür � þ ����� und þ!�nþ!����� :
�nþ
��� ý

��� ö
ò

ó Øiú_û �" Û�� ó á und þ � ���� ý
��� ö
ò Û �Aó Øiú_û �" Û#� ó á

�

Hiermit undmittelsdesAdditionstheorems


�� Ø���$%�'& � ý 
�� Ø($ 
�� Ø�& � Øiú_û�$�Øiú_û)&
folgt ausGleichung3.3

�Dü
��� ý

���
ò

ö Øiú_û ÷" Û�� ó á �
ó�
�� Ø ø��*
�� Ø�� ø+�'���,�-� (3.5)

Die beobachtbareRadialgeschwindigkeit .0/21,3 setztsichausderkonstantenRadialgeschwindigkeit des
Schwerpunktesà (auchSystemgeschwindigkeit genannt)undderrelativenRadialgeschwindigkeit �²ü������
zusammen:

.�/21,3
ýrà �*4 � ó

�� Ø ø��*
�� Ø0� ø������,� mit 4 ý
���
ò

ö Øiú_û ÷" Û�� ó á
� (3.6)

4 entsprichtderhalbentotalenRadialgeschwindigkeitsamplitude (oft auchnur mit Geschwindigkeits-
amplitudebezeichnet).

Die einzigezeitabḧanigeGrößein Formel 3.6 ist � . Mit Hilfe der exzentrischenAnomalie 5 undder
tranzendentenKeplerschenGleichungkann � ausderseitdemPeriastrondurchgangverstrichenenZeit
�)� ô�õ berechnetwerden:

687 û 5 � ý Û9� ó
Û �Aó

687 û � � und 5:� ó Øiú_û�5^ý
���
ò �;�<� ô�õ��-�

Die AnpassungeinerRadialgeschwindigkeitskurve gem̈aß3.6liefert außerdenParametern4 Ú , ó , ø , ô�õ
auchdieSystemgeschwindigkeit à . DerBahnparameterö Ú Øiú_û ÷ folgt unmittelbarausderDefinitionvon4 Ú (3.6).Benutztmandie in spektroskopischen Doppelsternen̈ublichenEinheiten( 4 in Ö²×8Ø Ù<Ú , ò in
Tagen)erḧalt man:

ö Ú Øiú_û ÷ ýTÛ � Ô�=�ð?>wÛ�Õ�@ 4 Ú ò �»Û#� ó á ��AB km� (3.7)

Mit diesenAngabenist eineMassenabschätzungmöglich.Gem̈aßdes3. KeplerschenGesetzes

ö8C
ò á ý

D
� ��� � á �FE Ú � E á � mit ö ý ö Ú �Aö á
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undderDefinitiondesSchwerpunktesE Ú ö Ú ýGE á ö á folgt

E C á�FE Ú � E á � á
ý ö C Úò á

� ��� � áD � (3.8)

Ist im Spektrumnur eineKomponentezu sehen,sokannnur die sogenannteMassenfunktionbestimmt
werden:

H
Ú �FE �JI E C á Øiú_û C ÷�FE Ú � E á � á

�

Mittels (3.8) folgt für die Massenfunktionin üblichenEinheiten:

H
Ú �FE � ýTÛ � Õ�Ô�ð?>)Û�Õ ÙLK 4 CÚ ò �»Û�� ó á ��MBON � (3.9)

Sind im SpektrumjedochbeideKomponentensichtbar, könnendie Einzelmassenbis auf denFaktor
Øiú_û C ÷ bestimmtwerden.In üblichenEinheitenfolgt ausdenbeidenMassenfunktionenund E á ��E Ú ý4 Ú � 4 á :

E Ú Øiú_û C ÷ ý�Û � Õ�Ô�ðP>)Û�Õ ÙLK � 4 Ú �Q4 á � á 4 á ò �»Û�� ó á ��MB N � (3.10)

Die Anpassungder Radialgeschwindigkeitskurvengeschahim RahmendieserArbeit mittels desPro-
grammsveloc von W. Schmutz.Esarbeitetmit demsogenanntenbruteforce–Ansatz,d.h.esvariiert
alle freienParameterinnerhalbvorgegebenerGrenzensolange,bisderbesteFit gefundenwird. Dieser-
fordertselbstbei modernen,schnellenRechenanlagenviel Zeit, wennsämtlicheParametergleichzeitig
angepaßtwerdensollen.Für die umfangreichenDatens̈atzespeziellvon HEROS wäredieseVorgehens-
weisedahernicht praktikabel;sieist allerdingsauchnichtnotwendig.

Bei derBestimmungderBahnperiodekonnteauf andereMethodenzurückgegriffen werden.So ist für
HD 5980eineexaktephotometrischbestimmtePeriodebekannt.DerenZeitbasisist bedeutendlänger
als die der FEROS–Spektren,so daßder FehlerdieserBestimmungdeutlich kleiner ist als der einer
spektroskopischenBestimmung.Um eine möglichst langeZeitbasisauchbei WR22 und à á Vel zu
erreichen,wurdenältereDatens̈atzeausderLiteraturin dieAnalysemiteinbezogen.Dazuwurdenin ei-
nemerstenSchrittalle BahnparameteranhandderHEROS–Spektrengrobbestimmt.In einemnächsten
SchrittwurdensämtlicheBahnparameteraußerderPeriodeaufdiesegrobbestimmtenWertefixiert und
einePeriodenanalyseam komplettenDatensatz(d. h. einschließlichder älterenGeschwindigkeitsbe-
stimmungenausderLiteratur)durchgef̈uhrt. Im weiterenVerlaufderAnalysewurdedie Bahnperiode
dannauf densoermitteltenWert fixiert. Die restlichenBahnparameterkonntendannmit ausreichender
Genauigkeit in einemSchrittandenHEROS– undFEROS–Datens̈atzenbestimmtwerden.Dabeiwurde
daraufgeachtet,daßdie Beziehung

R �TS /21,3��
÷U� � S Þ�1,V	W
� ÷U�X
S /F1,3��

÷U� � áOY H

erfüllt ist. S /21,3Z�
÷[� und

X
S /21,3��

÷U� bezeichnendie gemessenenRadialgeschwindigkeiten mit Fehlernund

S Þ	1,V�W
� ÷U� die mit denBahnelementenberechneteRadialgeschwindigkeit.
H

bezeichnetdie Anzahl ÷ der
Datenpunkte(d. h. die Anzahl der vermessenenSpektren)abz̈uglich der Anzahl der zu bestimmen-
denParameter. Da eineAbscḧatzungvon

X
S /21,3L�

÷[� schwierigist, wurdebeim Abweichenvon obiger
GleichungderFehler

X
S /21,3Z�

÷[� solangevariiert,bisdieBeziehungerfüllt war. Dieshattejedochnurmi-
nimalenEinfluß auf die ermitteltenBahnparameter. Zu jedemBahnparametersatzwurdeanschließend
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derFehler \^] ÙL_ (engl.ObservationminusCalculation) ermittelt.Dieserist ein guterIndikator für die
GütederermitteltenBahnparameter.

Die Bahnelementeder beidenKomponenteneinesSystemssind nicht unabḧangig voneinander. So
müssendie Periode ò , die Exzentriziẗat ó und der Zeitpunkt desPeriastrondurchgangesôpõ überein-
stimmen.Weiterhinmüssendie Periastronwinkel sichgegen̈uberliegen(ø Ú ý ø á � Û�`�Õ�a ). Dieswurde
bei der Analyseber̈ucksichtigt,indem dieseWerte für die schwierigerzu vermessendeKomponente
fixiert wurden.EntsprechendenähereErläuterungensindbeidenEinzelanalysengegeben.

3.2 Windbedeckungseffektein Wolf-Rayet-Sternen

Die WindevonWolf-Rayet–Sternensindin ersterNäherung(d. h.aufgroßenräumlichenundzeitlichen
Skalen)spḧarischsymmetrischund zeitlich konstant(gem̈aß Willis 1999 ist dies für etwa 85 % der
WR–Sterneerfüllt). Die Spektralliniensollten in diesemFalle keineVariation im Zeitverlauf zeigen.
Auf kleinenSkalengibt esheutejedochvieleHinweiseausdenBeobachtungenfür Strukturenim Wind
(sogenannte“ Verklumpung“ ) (Willis 1999). Für WR–DoppelsternsystemeexistierenjedochMechanis-
men,die trotz einessolchstation̈arenWindeszu Linienprofilvariationen(LPV) derWR–Linienführen
können:

ñ Bahnbewegung: Auf Grund der Bewegung der Komponentenum ihren gemeinsamenSchwer-
punktbewegensichdie Spektralliniengem̈aßdesDopplereffekts(siehe3.1).

ñ Wind-Wind–Wechselwirkung:Im allgemeinenbesitzenWolf-Rayet–SterneBegleiter, dieebenfalls
heißundleuchtkr̈aftig sindundeinen(zwarschẅacheren,aberähnlichschnellen)Sternwindbesit-
zen.Besondersin engenSystemenkannderWind desWR–Sternsmit demWind seinesBegleiters
wechselwirken.EskommtzurAusbildungeinerSchockzone,diesichdurchzus̈atzlicheEmission
im Spektrumbemerkbarmacht.ZudemsinddieseVorgängei. a.nicht station̈ar, sondernzeitlich
variabel,waseinezus̈atzlicheQuellefür starke LPVs darstellt.NähereAusführungenfindensich
bei HD 5980(Kapitel6.2).

ñ Windbedeckungseffekte: AuchohnedirekteWechselwirkung kannderBegleitsterndirekt für Pro-
filvariationverantwortlich sein.BeimUmlaufumdenWR–SternkannderBegleiterTeiledesaus-
gedehntenWR–Windesbedeckenoderselbstvon TeilendesWindesbedecktwerden.Esist auch
denkbar, daßder Begleiter in denWolf-Rayet–Wind selbsteintaucht.Dadurchwerdenspeziel-
le Geschwindigkeitsbereiche desWindesabgedecktoderEmissionvom Begleiterabgeschẅacht.
DieseEffektesindvon derPhasenlagederbeidenSterneabḧangigundbewirkensoLinienprofil-
variationen.

In vorliegenderArbeit sollen spezielldie letztgenanntenWindbedeckungseffekte untersuchtwerden.
Diesekönnendazubenutztwerden,die StrukturdesWolf-Rayet–Windeszu untersuchen.Im Prinzip
könnenausderArt derBedeckungseffekte Aussagen̈uberdie räumlicheAusdehnung,die Ionisations-
struktur, dasGeschwindigkeitsgesetz desWindesund überdasHelligkeitsverḧaltnis derKomponenten
gemachtwerden.

In dieserArbeit wurdezurWindbedeckungsanalysedasdiagnostischeInstrumentvon Auer& Koenigs-
berger (1994) (im weiterenAK94) verwendet.In ihrer Veröffentlichungzeigtendie Autoren,wie mit
relativ einfachenAnalysenausdenProfildifferenzenWindinformationengewonnenwerdenkönnen.Die
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AnalysegeschiehtmittelseinesProgramms,dasmit derVorgabevon Wind- undBahnparameterntheo-
retischeDifferenzprofileberechnet,die dannmit denbeobachtetenProfilenverglichenwerden.Hierbei
wird allerdingsderWind desBegleitsternsvernachl̈assigt,ebensowiemöglichezeitlicheSchwankungen
im StrahlungsstromdesO–Sterns.DurchiterativesVorgehenwerdendie Programmparameterso lange
variiert, bis einebefriedigendeÜbereinstimmungmit denBeobachtungenerreichtist. Dabei ist aller-
dings zu ber̈ucksichtigen,daßdie Methodevon AK94 nur Windbedeckungseffekte simulierenkann.
In den beobachtetenProfilen spiegeln sich jedochverschiedeneMechanismender LPVs wider (sie-
he oben).Könnendie Effekte der Bahnbewegungdurchdie exakteKenntnisderBahnparameternoch
ber̈ucksichtigtwerden,so sind die möglichenEffekte durchkollidierendeWinde derartkomplex, daß
diesenicht zweifelsfreiausdenSpektrenextrahiertwerdenkönnen.Die Windkollisonseffekte stellen
dahereinenichtzu vernachl̈assigendeFehlerquellebei derAnalysedar.

Zu einerbestimmtenPhaseb setztsichderStrahlungsstromc!d Ý d���e � desSystemsdaherausfolgenden
dreiKomponentenzusammen:

c!d Ý d0��e�f�b � ýgc^hji<k�hjlmW�3���e �Z� c�]9��e � npoZq^r �tsu��e�f ò ��b �,�-v �*c hji Ù ÝUwxw ��e�f�b �
DerersteBeitragstammtvom WR–SternundseinemWind. DerzweiteTeil beschreibtdenStrahlungs-
stromdesO–Sterns,vermindertumdenim WR–Wind absorbiertenTeil. DieserTeil wird durchdieAb-
sorptions beschrieben,die vom AbsorptionskoeffizientendesWR–Gasesundvon derTiefe derSäuleò ��b � abḧangt,durchdiedasLicht desO–Sternsdringenmuß.Dabeiwird angenommen,daßsich s über
diegesamteFlächedesO–Sternsnichtändert(sogenannte

”
single-ray“ –Näherung).Der letzteTermbe-

schreibtdenvom O–SternverdecktenFluß desWR–Windes.Da der StrahlungsstromdesWR–Sterns
undseinesWindesperdefinitionemkonstant,spḧarischsymmetrischunddamitphasenunabhängig ist,
fällt dieserbei derDifferenzenbildungbez̈uglich einerReferenzphaseb õ heraus:

X cy��e�f�b � ý c!d Ý d���e�f�b � �Qc!d Ý d0��e�f�b õ��
ý c�]O��e � npoZq(r �tsu��e�f ò ��b �,�-v �*c�]9��e � npoZq^r �tsu��e�f ò ��b õ��,�-v

�zc h{i Ù Ý[wxw ��e�f�b ��� c hji Ù ÝUwxw ��e�f�b õ��

AK94 analysiertenUV–SpektrendesSystemsV 444Cyg.Obwohl in einemsolchengenSystem(Bahn-
periode:4.2Tage,Khaliullin 1974; Separation:Ô�`O|~} , Schweickhardt1996) starke Wind-Wind–Wech-
selwirkungenzu erwartensind,konntendie Autorendie prinzipielleWirkungsweiseihrer Analyseme-
thodedemonstrieren.

DasProgrammvon AK94 wurdeim RahmendieserArbeit für die AnalyseexzentrischerOrbitserwei-
tert. In weitenSystemen,wie z. B. bei à á Vel (Separationim Periastron:Û�ð�`�|�} , dieseArbeit), werden
entsprechendschẅachereWind-Wind–Wechselwirkungen erwartet,sodaßeineBedeckungsanalysewe-
nigerStöreinflüssenausgesetztist.

Von LPVs aufGrundvon Wind-Wind–Wechselwirkung wird erwartet,daßdiesestarkvariabelundvon
Umlauf zu Umlauf verschiedensind. Inwieweit die vorliegendenSpektrendavon betroffen sind,kann
kontrolliert werden,indemderProfilverlaufeinzelnerLinien zu verschiedenenEpochen,abergleicher
Phasenlageverglichenwird. NurwennsichsolcheSpektren̈ahneln,machteineWindbedeckungsanalyse
Sinn.Sozeigtesich,daßdieProfilevonWR22und à á Vel auchüberlängereZeiträumestabilsind(die
IUE–Beobachtungenvon àÀá Vel besitzeneineZeitbasisvon fast20 Jahren),wohingegenbei HD 5980
von Umlauf zuUmlauf starke Variationenim Profilverlaufauftreten(sieheKapitel6.2.1).
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Zur weiterenBearbeitungmüssendie Spektrenins RuhesystemdesWolf-Rayet–Sternestransformiert
werden.DazudienendieneuenverbessertenBahnelemente,die im RahmendieserArbeit ermitteltwur-
den.Um die Effekteder Windbedeckungzu extrahieren,arbeitetdasAK94 Programmmit Differenz-
spektren.Aus demvorhandenenDatensatzwurdedaherein Referenzspektrumermittelt,dasvon allen
weiterenSpektrensubtrahiertwurde.Die Auswahl dieserReferenzphasegeschahunterdenGesichts-
punkten,daßeinerseitsmehrereSpektrenum die Phasevorhandenseinsollten (um durchMittelung
ein Spektrummit hohem ����� –Verḧaltnis zu erhalten),andererseitssolltenzu dieserPhasedie Wind-
bedeckungseffekt undeventuelleWind-Wind–Wechselwirkungen möglichstklein sein.Dieswurdeda-
durcherreicht,daßSpektrenzu derPhasegewähltwurden,beidenendieProjektiondesSternabstandes
maximalist. Letztlich wurdenvon strategischenLinien dynamischeDifferenzspektrenermittelt.Diese
ermöglichenein besonderseinfachesErkennenderEffekte im Zeitverlaufundein leichtesVergleichen
mit den(ebenfalls dynamischdargestellten)synthetischenSpektren.

Eingabeparameterfür die Erzeugungder synthetischenSpektrennachAK94 sind außerdenBahnpa-
rameterndesSystemsauchAngabenzur relativen Helligkeit derbeidenKomponentenund zur Wind-
struktur. Diesewird mittelsderOpaziẗat, dermaximalenAusdehnungdesemittierendenGebietesund
desGeschwindigkeitsgesetztes, d. h. der Abhängigkeit der Windgeschwindigkeit von der Entfernung
desSterns,charakterisiert.Vorteil desProgrammsist dabei,daßesmit beliebigenGeschwindigkeitsfel-
dernarbeitet.Sowerdenim allgemeinenRadien–Geschwindigkeitspaarevorgegeben,zwischendenen
dasProgrammeinenlinearenVerlaufannimmt;esist aberauchdieAngabeeines& –Gesetzes1 möglich.
DieseEingabeparameterwerdeniterativ so langever̈andert,bis einebefriedigendeÜbereinstimmung
mit denbeobachtetenProfilenerreichtist.

1Bei strahlungsgetriebenenWindenwird üblicherweiseein Potenzgesetzmit demExponenten� , der die Größeder Be-
schleunigungfestlegt, angenommen.Die üblicheFormdesGesetzeslautet:�������!���8���?���	���~���-���������t�U�x���2� .
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Kapitel 4

WR 22

Mit denumfangreichenHEROS-BeobachtungengelangeszumerstenMal, einenkomplettenBahnum-
lauf von WR22 mit hoherZeitaufl̈osungzu überwachen.DiesesDatenmaterialwird dazuverwendet,
dieBahnparameterdesSystemszuermitteln,umsozueinergenauenMassenbestimmungdereinzelnen
Komponentenzu gelangen.Zus̈atzlich wird die SpektralklassifikationdesBegleitsternsund mögliche
Windbedeckungseffekte diskutiert.

4.1 Einleitung

WR22(HR4188,HD 92740)isteinerderhellstenWolf-Rayet–Sterne(. ýTï�� � î�Õ ; Smith1968; Schmutz
& Vacca1991). Lundstr̈om& Stenholm(1984) betrachtenWR22alssehrwahrscheinlichesMitglied der
CarinaOB1 Assoziation.Mittels desEntfernungsmodulsvon CarOB1, � õ ý Û � � Û , ergibt sichdaraus,
daßWR22aucheinerderintrinsischhellstenWolf-Rayet–Sterneist ( ����ý��4ï � `�ð mag;Crowtheretal.
1995).

Die Atmospḧarevon WR22 entḧalt einenbetr̈achtlichenAnteil an Wasserstoff (Massenanteil:��� ý
î�Õ %; Hamannet al. 1991). Die Anwesenheitvon Wasserstoff in der Atmospḧare von

”
klassischen“

Wolf-Rayet–Sternenist ungewöhnlich; allerdingsist dieseEigenschaftunterdenWN 7ha Typenweit
verbreitet(Crowther et al. 1995). Der Klassifikationszusatz

”
ha“ beziehtsich auf Absorptionender

höherenBalmerlinien,welchesich in Phasemit denEmissionsliniendesWR–Sternsbewegen(Smith
et al. 1996). Folglich sinddieseAbsorptionenTeil desWolf-Rayet–Spektrumsundgeḧorennicht zum
Begleitstern.Obwohl WR22beivanderHuchtetal. (1981, 1988) alsSB1 (

”
single-linedspectroscopic

binary“ ) geführt wird, zeigter dochein SB2–Spektrum(
”
double-linedspectroscopicbinary“ ). Aller-

dingssinddieAbsorptionendesBegleitersextremschwachundkönnennur in Spektrenmit sehrhohem
Signal-zu-Rausch-Verḧaltnis beobachtetwerden.

SchonmehrereVeröffentlichungenin den letzten25 Jahrenbescḧaftigten sich mit der Bahnbestim-
mungdesSystems:Niemela(1973), Moffat & Seggewiss (1978), Conti et al. (1979), Niemela(1979)
und schließlichRauwet al. (1996). Alle AnalysenliefertenähnlicheErgebnissefür die Bahnparame-
ter der WR-Komponente.Die eigentlicheHerausforderungdiesesSystemsliegt in der Bestimmung
derGeschwindigkeitskurve desschwachenBegleiters.Nur mit dieserist aucheineMassenbestimmung
möglich.Conti et al. (1979) entdeckteneinigezus̈atzlicheAbsorptionenin denBalmer– undHe I I– Li-
nien.Sie folgertenein Massenverḧaltnis �Gý E hji ��E¡] Y �

. Bei Niemela(1979) findetsichdie erste



28 KAPITEL 4 WR 22

MassenbestimmungdesBegleiters,gesẗutzt auf wenige,sehrschwacheAbsorptionslinien.Sie folgerte
Massenvon E hji Øiú_û C ÷ ý^ï�î9E�} beziehungsweiseE¡]uØiú_û C ÷ ý � îOE�} . Die letzteMassenbestimmung
wurdevonRauwetal. (1996) mit verbessertemBeobachtungsmaterialdurchgef̈uhrt undbrachtefolgen-
deErgebnisse:E h{i Øiú_û C ÷ ý�=�Û � =�Ey} und E¡]
Ø ú_û C ÷ ý � ð � =�Ey} . Alle Analysenstimmendarinüberein,
daßWR22 dermassereichste,je

”
gewogene“ Wolf-Rayet–Sternist. Als solcherverdienter besondere

Aufmerksamkeit.

WR22 ist ein bedeckungsver̈anderlichesSystemmit nur einerbeobachtbarenBedeckung.Zu diesem
ZeitpunktstehtderWR–Sternvor seinemBegleiter(Balonaetal. 1989, Gossetetal. 1991). Zur zweiten
KonjunktionwurdenochkeineHelligkeitsvariation beobachtet.Da essich bei WR22 um ein weites
Doppelsternsystemmit einerBahnperiodevon ò£¢ `�Õ Tagenhandelt,läßtdiesauf einenInklinations-
winkel ÷ nahe ¤�Õ a schließen.Mit Hilfe der beobachtetenTiefe der Bedeckungvon 0.07bis 0.09mag
kannmanfolgern,daßauchderBegleiterein leuchtkr̈aftigesObjektseinmuß.Die Helligkeitsdifferenz
zumWolf-Rayet–Sternist kleinerals ��¥+¦ � � ` mag(Rauwetal. 1996).

4.2 Bestimmungder Bahnelemente

Im folgendenTeil derArbeit werdendieBahnparameterdesSystemsmit Hilfe vonRadialgeschwindig-
keitskurven bestimmt.Durch einenVergleich mit älterenDatenausder Literatur wird zuerstdie Um-
laufszeitermittelt, bevor danndie weiterenBahnelementemittels der reinenHEROS–Datenbestimmt
werden.

4.2.1 Die Bahnperiode

ZahlreicheBestimmungender Umlaufszeitsind in der Literatur zu finden.Niemela(1973) ermittelte
einePeriodevon 10.04Tagenmittels14, im Zeitraumvon zwei Jahrengesammelter, Spektren.Moffat
& Seggewiss (1978) benutzten25 Spektrenausden Jahren1970,1976 und 1977; sie erhielteneine
bestePeriodevon 80.35Tagen.DengleichenWert ermitteltenauchConti et al. (1979), die die älteren
DatenvonNiemelamit 83neuerenBeobachtungenausdenJahren1972bis1977verglichen.Schließlich
berechnetenRauwet al. (1996) einePeriodevon 80.325Tagen.Sie benutztenmehrals 200 Spektren
(gewonnenim Zeitraumvon achtJahren)undzogenauchphotometrischeDatenin dieAnalysemit ein.

Um einemöglichst exakteBestimmungder Bahnperiodezu erreichen,ist einegroßeZeitspanneder
Datenvon unscḧatzbaremVorteil. Hierzu bietetsich ein Vergleich mit älterenDatenausder Literatur
an. Im vorliegendenFall wurdendie ermitteltenRadialgeschwindigkeiten der HEROS–Spektrenmit
denDatenvon Moffat & Seggewiss (1978, Tabelle1) und Conti et al. (1979, Tabelle3) verglichen.
DadurchwurdeeineZeitbasisvon 26Jahrenerreicht.Um bessereVergleichsm̈oglichkeitenzuerhalten,
wurdennur Datenvon offenbarisoliert liegendenLinien benutzt.Diesbeschr̈anktedie Analyseauf die
EmissionenN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` und He I I Ü�î�ï�`�ð � = , welchebei beidenAutorenvermessenwurden,und auf
N V Ü�î�ï�Õ�Ô � = , derenAnalysesichnurbeiMoffat & Seggewiss(1978)findet.

Bevor die HEROS–Datenmit denälterenDatens̈atzenzusammengefügt werdenkonnten,war eserfor-
derlich,derenunterschiedlicheSystemgeschwindigkeitenanzugleichen.Im Anschlußdaranwurdedie
BahnperiodeamkomplettenSatzvon Radialgeschwindigkeitenbestimmt.Die restlichenBahnelemen-
te ó , ø , ôpõ , à und 4 wurdendabeiauf Werte fixiert, die die reine, jedochnur grobe,Analyseder
HEROS–Spektrenlieferte.Auf GrundderhohenQualiẗat derHEROS–Spektren,konntedieBestimmung
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dieserParameterviel exakterdurchgef̈uhrtwerden,alsdiesmit demDatenmaterial̈altererPublikationen
möglichgewesenwäre.

Abbildung 4.1: BeobachteteRadial-
geschwindigkeiten der N IV âDãèäåæèçèé¿ê
Emissionslinie.Kreuze ( § ) beschrei-
ben die HEROS–Messungenim Jahr
1996.Pluszeichen( ¨ ) bezeichnenDa-
tenvonConti etal. (1979) ausdenJah-
ren 1972 bis 1977 und die Dreiecke
markierenWerte von 1970, 1976 und
1977 (gesammeltvon Moffat & Seg-
gewiss 1978). Die durchgezogeneLi-
nie markiert die ermittelte Radialge-
schwindigkeitskurve für den komplet-
ten Datensatzmit einer Periodevon©+ª êåä�é¬«�«8­ Tagen.

Abbildung 4.1 zeigt die Analysefür denkomplettenDatensatzvon N IV î�Õ�ð�= � ` . Die durchgezogene
Linie markiert die ermittelteRadialgeschwindigkeitskurve für eine Periodevon ò ý®`�Õ � Ô�Ô�ï Tagen.
Kreuze( > ) zeigendie HEROS–Beobachtungen, DreieckemarkierendieDatenvonMoffat& Seggewiss
(1978) (korrigiert um

X àÅý �4î � ÔCÖ6×8Ø Ù<Ú ) undPluszeichen( � ) bezeichnendie Wertevon Conti et al.
(1979) (korrigiertum

X à)ý��4Û � ¤NÖ6×8Ø:Ù<Ú ). Die Abbildungzeigteindrucksvoll diesehrguteQualiẗatder
HEROS–Daten:die StreuungderKreuze( > ) um die Bahnkurve ist sichtlichkleineralsdie deranderen
Symbole.

Für dieN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` EmissionwurdeeinePeriodevon ò ýg`�Õ � Ô�Ô�ð�î Tagen,für dieHe I I Ü�î�ï�`�ð � = Linie
einWertvon ò ýg`�Õ � Ô�Ô�ð�Õ Tagenundfür N V Ü�î�ï�Õ�Ô � = eineUmlaufdauervon ò ýg`�Õ � Ô�Ô�=�ð Tagenermit-
telt. Auf GrundderähnlichenQualiẗatenallerAnalysen,wurdedergemittelteWert für dieBahnperiode
bestimmt:

¯ò ýg`�Õ � Ô�Ô�ï�ÓrÕ � Õ�Õ�Û�Ô�° 7�± n
Im weiterenVerlaufderBahnbestimmungwurdediePeriodestetsaufdiesenWertfixiert.

4.2.2 Die Geschwindigkeitsamplitude desWR–Sterns

Alle Linien, die in denSpektrenklar zu erkennensind,geḧorenzumWolf-Rayet–Stern.DasSpektrum
ist dominiertvon denbreitenEmissionsliniendesStickstoffesunddesHeliums.Zus̈atzlichsinddie ho-
henBalmerlinienin Absorptionzu erkennen.DieseBeiträgegeḧorenjedochnicht zumBegleitstern,da
auchdiesein Phasemit denbreitenEmissionenvariieren.Niemela(1979) undContietal. (1979) analy-
siertenmehrereAbsorptions–undEmissionslinien,entschiedensichaberletztlich,die schmalenEmis-
sionenvon Stickstoff undSilizium zu benutzen,um denOrbit desWN 7–Sternszu berechnen:Conti et
al. (1979) bestimmtendieGeschwindikgeitsamplitude zu 4 hji ýg=�=�Ó � Ö6×8Ø Ù<Ú undNiemela(1979) zu
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4 h{i ýg=�î�Ó � Ö6×8Ø:Ù<Ú . Moffat& Seggewiss(1978) analysiertenebensomehrereLinien,benutztenletzt-
lich zurOrbitbestimmungdesWR–SternsnurN IV Ü�î�Õ�ð�= � ï . Sieerhielten:4 hji ý�=�Õ�Ö6×8Ø Ù<Ú . Dieselbe
N IV–Linie wurdeauchvon Rauwetal. (1996) gewählt; sieberechneten4 hji ý�= � � Ô@ÓrÛ Ö6×8Ø:Ù<Ú .
DurchdengroßenSpektralbereichderHEROS–Datenist esmöglich, verschiedeneLinien von sehrgu-
terQualiẗat überdenkomplettenoptischenWellenl̈angenbereichzuanalysieren.In dieserUntersuchung
wurdenmehr als 15 starke Emissions–und Absorptionslinienuntersucht.Die volle Linienbreiteder
Emissionenvariiert im Bereichvon Ó4Ô�Õ�Õ bis Ó4Û)=�Õ�Õ�Ö6×8Ø:Ù<Ú je nachIonisationsgrad,Multiplettstruk-
tur odersogenannter

”
blends“ (MischungenengzusammenliegenderSpektrallinien).Um die Radialge-

schwindigkeitenzuvermessen,wurdenGaußprofileandieEmissions–undAbsorptionslinienangepaßt.
Um dar̈uberhinausdie Qualiẗat desFits an denProfilflügelnzu verbessern,wurdeeineKombination
ausGauß–und Lorenzprofil an die schmalstenStickstoffemissionengetestet.Da es dadurchzu kei-
ner signifikantenÄnderungder resultierendenBahnelementekam (außereiner kleinenVerschiebung
der Systemgeschwindigkeit à ), wurdenletztlich nur Gaußprofilezur Anpassungbenutzt.Die größten
Schwierigkeitenim VermessenderRadialgeschwindigkeiten ergabensichdurchdie Variabilität derLi-
nienformen.TeiledieserProfilvariationenerscheinenklar systematisch,andereVer̈anderungenscheinen
stochastischzusein.

Die AnpassungderBahnelementegeschahmittelseinermodifiziertenVersiondesProgrammsveloc
von W. Schmutz,indemdie SummederquadratischenAbweichungenminimiert wurde.Dabeiwurden
sämtlichefreien Bahnparameter(à , ó , ø , ôpõ und 4 ) variiert; nur die Bahnperiodewurdeauf den in
Abschnitt4.2.1ermitteltenWertvon ò ýg`�Õ � Ô�Ô�ï Tagefixiert.

Zus̈atzlichzu denBahnelementenliefert die Anpassungsroutineauchdie Standardabweichung\^] ÙL_ 1.
Für jedeLinie wurdendaherverschiedeneAnpassungenzurRadialgeschwindigkeitsbestimmungdurch-
geführt. Dabeiwurdenzumeinendie Linienbreiteund–intensiẗat auf ihre durchschnittlichenWertefi-
xiert,zumanderenwurdediesebeijedemSpektrumneuangepasst.DiekleinstenAbweichungen( \^] ÙL_ )
deranschließendenBahnanalyseliefertedieersteMethode,beiderProfilintensiẗat und–breiteaufeinen
mittlerenWert festgesetztwaren.

Tabelle4.1 zeigtdie berechnetenIntensiẗaten,Breiten(FWHM2), undBahnelementefür verschiedene
Stickstofflinien. Die GeschwindigkeitsamplitudendieserLinien zeigeneinhomogenesBild. Manfindet
einenWert von 4 hji ý²=�Õ � � Ö6×8Ø Ù<Ú mit einerStandardabweichungvon Û � ï�Ö²×AØ Ù<Ú von denN I I I bis
zu denhochionisiertenN V–Linien. Nur die PCygni–Absorptionvon N V Ü�î�ï�Õ�î weicht von diesem
einheitlichenResultatab. Allerdings zeigendie DatenpunktedieserN V–Linie einegrößereStreuung
von derermitteltenBahnalsdie anderenStickstofflinien.

Die guteQualiẗat der Bahnbestimmungzeigt ebensowie Abbildung 4.1 auchAbbildung 4.2. Hierin
zeigenKreuze( > ) diegemessenenRadialgeschwindigkeiten vonN IV Ü�ï � Û�¤ � ¤ ; die Û³\ –Fehlerliegenim
Bereichvon ð Ö²×AØ:Ù<Ú . Die durchgezogeneLinie markiertdie ermittelteBahnkurve mit denParametern
ausTabelle4.1.

Zus̈atzlichwurdenauchBalmer–, He I I–LinienunddieSi IV Ü�î�Õ�`�¤ Emissionanalysiert.DerenBahnbe-
stimmungensindvon unterschiedlicherQualiẗat undzeigenkein einheitlichesBild (sieheTabelle4.2).

Die höherenBalmerlinien(beginnendab H ´ ) sind in Absorption.Die bestenAnpassungenwarenfür
die H 10 und die H 9 Linie möglich. BeideLinien zeigenjedocheinesignifikanthöhereStreuungum
dieermittelteBahnkurvealsdieStickstofflinien. Die resultierendenGeschwindigkeitsamplitudendieser

1engl.ObservationminusCalculation
2engl.Full Width at Half Maximum
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Tabelle 4.1: Bahnelementedes Wolf-Rayet–Sternsbestimmtaus den Radialgeschwindigkeitsvariationenvon
verschiedenenStickstofflinien (in Emission, wenn nichts anderesvermerkt). Die Bahnperiodewurde mit©µª êèäèé;«8«8­ Tagenfixiert.

Intensiẗat FWHM ì ¶ · ¸ ¹ º » ¼¾½(¿!À
[Å] [ Á � ß[Â A ] [deg] JD2400000.5+ [ Á � ß[Â A ] [Á � ß[Â A ]

N I I I â²ãåä�Ãåç 0.19 3.75 -19.0 0.588 267.3 50127.04 70.05 12.4
N I I I â²ã8«èç8Ã 0.10 2.84 -11.2 0.587 269.9 50127.25 71.02 8.0
N I I I â²ã8­�«åã 0.37 4.20 -44.9 0.604 268.3 50126.85 69.72 6.9
N I I I â²ã8­èãåä 0.58 6.26 -26.7 0.613 269.8 50127.05 70.51 6.5

N IV â²ãåäèæåê 0.47 2.85 -27.5 0.600 268.0 50126.90 71.10 4.4
N IV â¾­8Ä�Äåä 0.11 2.38 -13.4 0.596 265.8 50126.70 70.43 5.3

emN V ÅCâDã�­åäèã 0.18 2.39 145.7 0.587 268.1 50126.82 71.32 6.0
absN V Æxâ²ã8­èäåã -0.13 4.38 0.6 0.591 263.4 50126.51 66.76 10.1

1 Referenzwellenlängen:î�Õ�¤�= � Ô , î�Ô�=�¤ � Û , î�ï�Ô�î � � , î�ï�î�Õ � ï , î�Õ�ð�= � ` , ï � Û�¤ � ¤ und î�ï�Õ�Ô � =Þ PCyg–Profil:gleichzeitigeAnpassungeinesDoppelgaußprofilszurVermessungderAbsorption
undEmission.BahnanalysemittelsderEmissionskomponente.w wie Þ , aberBahnanalysemittelsderAbsorptionskomponente.

Balmerabsorptionensind niedrigerals die Werteder Stickstofflinien. DieserEffekt wurdebereitsvon
Moffat& Seggewiss(1978) undContietal. (1979) beschrieben.EinemöglicheErklärunghierfür wurde
ebenfalls schonvon diesenAutorengenannt:Der BegleiterdesWolf-Rayet–Sterns(ein O–Stern,siehe
4.3) besitztBalmerabsorptionen,die sich gegenphasigzu den WR–Absorptionenbewegen.Dadurch
werdendieAbsorptionendesWolf-Rayet–Sternsgesẗort, waseinekleinereGeschwindigkeitsamplitude
zur Folgehat.

GenauerzeigtdiesAbbildung4.3mit dengemessenenGeschwindigkeitenderH 9 Absorption(die ÛJ\ –

Abbildung 4.2: Phasendiagramm
der Radialgeschwindigkeiten von
N IV â�­�Ä8Ç�Ãèé;Ã . Kreuze ( § ) mar-
kieren die HEROS–Beobachtungen
( ÇO¼ –Fehler: È^æOÉ0ÊÌË ¿!Í ). Die durch-
gezogeneLinie zeigt die Bahnl̈osung
mit denParameternausTabelle4.1.
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Tabelle4.2: BahnelementedesWolf-Rayet–SternsbestimmtausdenRadialgeschwindigkeitsvariationenvonver-
schiedenenH–, He– und Si–Linien (in Emission,wennnichtsanderesvermerkt).Die Bahnperiodewurdemit©µª êåä�é¬«�«8­ Tagenfixiert.

ì!¶ · ¸ ¹ º » ¼¾½^¿^À
[Á � ß[Â A ] [deg] JD2400000.5+ [ Á � ß[Â A ] [ Á � ßUÂ A ]

absH 10 â¾«åç�Ãåê 7.5 0.652 227.7 50122.89 63.43 23.1
absH 9 â¾«åê�«åæ -122.2 0.498 226.4 50122.55 52.39 22.8

H Îxâ²ã8Çåä�Ä 155.7 0.539 252.4 50125.77 75.71 18.1
H ÏNâ²ãåê�­8Ç 120.2 0.612 263.3 50126.33 81.89 13.9
H Ð�â¾­åæ�­8« 38.7 0.614 268.2 50126.85 74.60 6.5

absHe I I Å@â²ã8Äèäåä -142.3 0.586 267.4 50126.91 67.66 12.1
absHe I I Å@â²ãåæèã8Ç -140.8 0.576 258.3 50125.80 78.41 8.8

He I I â²ã8­åê�­ 56.9 0.600 268.6 50126.87 73.80 4.1

Si IV âDãèäåê�Ã -24.6 0.640 272.9 50127.30 76.90 9.2

1 Referenzwellenlängen: Ô�=�¤�= � ¤ , Ô�`�Ô�ð � î , î�Û�Õ�Û � = , î�`�ï�Û � Ô , ï�ð�ï � � ` , î�Û�¤�¤ � ` � , î�ð�î�Û � ï , î�ï�`�ð � = und
î�Õ�`�` � ¤Þ PCyg–Profil:gleichzeitigeAnpassungeinesDoppelgaußprofilszurVermessungderAbsorption
undEmission.BahnanalysemittelsderAbsorptionskomponente.

FehlersindhierbeideutlichgrößeralsdiederStickstofflinien: Y � Ô Ö6×8Ø:Ù<Ú ). Die angepaßteBahnkurve
(gestrichelteLinie) unterscheidetsichstarkvon derabgeleitetenBahnkurve derStickstofflinien (durch-
gezogeneLinie, mit angepaßtemà –Wert).

Interessanterweisedifferierendie beidenLösungennur bei positiven Geschwindigkeitsverschiebungen
signifikant.Zu diesemZeitpunkt ist die blauverschobenePCygni–AbsorptiondesWolf-Rayet–Sterns
durchdie Bahnbewegungrotverschobenundfällt mit derAbsorptiondesO–Sternszusammen.

Die ParameterderniedrigenBalmeremissionenzeigenein ähnlichesVerhaltenwie die Stickstofflinien.
Die StreuungderMeßpunkteist kleiner, besondersfür H $ . Die Hauptschwierigkeit dieserLinien war
jedochderenVermessung.Die ProfiledieserLinien sindweit von einemeinfachenGaußprofilentfernt
(soist zumBeispielH Ñ durchN I I I Ü�î�Û�Õ�Ô � î gesẗort). WeiterhinmußtenwegenderNachbarschaftvon
H Ñ zu Si IV Ü�î�Õ�`�` � ¤ (PCyg–Profil),N I I I Ü�î�Õ�¤�= � Ô undSi IV Ü�î�Û�Û�ï � Û gleichzeitigvier Emissionenund
eineAbsorptionan die Spektrenangepaßtwerden.Daherist esmöglich, daßdie Linienzentrennicht
mit hoherGenauigkeit gefundenwurden.DiesesProblemwürdevor allemdenresultierenden4 –Wert
beeinflussen.AusdiesemGrundwurdedaraufverzichtet,dieniedrigenBalmerlinienin dieBestimmung
derGeschwindikgeitsamplitude4 miteinzubeziehen.

In Tabelle4.2 werdenauchBahnparameteraufgef̈uhrt, die mittels dreierHe I I–Linien bestimmtwur-
den.Für die He I I–Linien mit PCygni–Profil(bei î�Û�¤�¤ � ` und î�ð�î�Û � ï Å) wurdedabeiein Linienprofil
angepaßt,dasauseinergaußschenAbsorptions–undEmissionskomponentebestand.Mittels derZen-
tralwellenl̈angenderAbsorptionskomponenten wurdeanschließenddieBahnbestimmungdurchgef̈uhrt.
DiesewargenaueralsdieentsprechendeAnalysemittelsderEmissionskomponenten.Die He I I Ü�î�ï�`�ð � =
wurdemittelseineseinfachenEmissionsgaußprofilsvermessen.Die Bahnbestimmungführtezu einem
sehrkleinenFehler, aberauchfür dieseLinie gabes ähnlicheProblemewie für die Balmeremissio-
nen:dasLinienprofil ist nicht gaußf̈ormig, sodaßdasLinienzentrumwahrscheinlichnicht sehrgenau
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Abbildung 4.3: Phasendiagramm
der Radialgeschwindigkeiten von
H 9. Kreuze ( § ) markieren die HE-
ROS–Beobachtungen ( Ç ¼ –Fehler:ÈÒÄ�«�É0ÊÓË ¿^Í ). Die gestrichelteLinie
stellt die Bahnkurve mit den Parame-
tern der Tabelle 4.2 dar. Die Lösung
der Stickstofflinien (siehe Tabelle
4.1) mit angepaßtem ì zeigt die
durchgezogeneLinie. Die H 9 Linie ist
offensichtlichammeistenbeipositiven
Geschwindigkeitsverschiebungen (um
Phase 0.2) verzerrt. Hier wird die
PCygni–Absorption des WR–Sterns
von der Absorption des O–Sterns
gesẗort.

getroffen wurde.

Letztlich zeigtTabelle4.2auchdie ermitteltenBahnelementederSi IV Ü�î�Õ�`�` � ¤ –Emission.Wie bereits
erwähnt,war die VermessungdieserLinie nur mittels einer gleichzeitigenAnpassungder gesamten
î�Û�Õ�Õ Å Region möglich (vier Emissions–undein Absorptionsgaußprofil).Die Emissionskomponente
diesesPCygni–Profilszeigteinengleichm̈aßigenVerlaufund lieferteBahnparametermit nur kleinem
Fehler. Allerdings ist die Geschwindigkeitsamplitude 4 dieserLösungsignifikantgrößerals die der
Stickstofflinien. Grundhierfür ist wahrscheinlichdie PCygni–Absorption,die zeitlich starkvariabelist
unddabeidasEmissionsprofilver̈andert.

Da dasVermessenderStickstofflinien genauermöglich war, wurdedie BestimmungderWR–Bahnpa-
rameternur mittels dieserLinien durchgef̈uhrt. Bei der BerechnungdesMittelwertswurdeallerdings
auf dasErgebnisderN V Ü�î�ï�Õ�Ô � = –Emissionverzichtet,dadieseeventuelldurchdie variableAbsorpti-
onskomponentegesẗort ist. Die restlichenGeschwindigkeitsamplituden derStickstofflinien ausTabelle
4.1 lieferneinenDurchschnittswertvon

¯4 hji ýg=�Õ � ï � Ó Õ � Ô � Ö²×AØ Ù<Ú �

4.2.3 Die Geschwindigkeitsamplitude desBegleitsterns

Bei einersorgfältigenUntersuchungderSpektrenvon WR22 kannmanzus̈atzlicheschwacheAbsorp-
tionenvon Balmer– undHe I I–Linien erkennen,die sichgegenphasigzu denanderenEmissions–und
Absorptionskomponenten bewegen(Conti et al. 1979; Niemela1979; Rauwetal. 1996).

Die sẗarkstenSpektralliniendesBegleitsternssinddieAbsorptionenvonHe I. Aberselbstfür dieseLini-
enben̈otigt manein höheres����� alsdasderHEROS–Einzelspektren, um die Radialgeschwindigkeiten
sicherzu vermessen.Mittels der großenAnzahl von HEROS–EinzelspektrenkonntediesesProblem
gel̈ostwerden.DazuwurdensogenannteDynamischeSpektrenkonstruiert.In einemerstenSchrittwur-
deausdeneinzelnenSpektrenderGeschwindigkeitsbereich um die Laborwellenl̈angederHe I–Linien
extrahiertund die SpektrenunterBeibehaltungder Auflösungin denGeschwindigkeitsraumrebinnt.
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Auf diesendynamischenSpektrenist die BewegungderAbsorptionenzu verfolgen.Spezielldie He I–
Absorptionslinienbei Ô)`�Û�¤ � = ; î�î�=�Û � ï und î)¤ � Û � ¤ Å sind klar zu erkennen.In einemzweitenSchritt
wurdensechsderDynamischenSpektrenvonHe I–Liniengemittelt,umdasSignal-zu-Rausch–Verḧalt-
nis zu erḧohen.Abbildung4.4zeigtdie gemitteltendynamischenSpektrenvon He I ÜpÜ�Ô�`�Û�¤ � = ; î�Û�î�Ô � ` ;
î�Ô�`�= � ¤ ; î�î�=�Û � ï ; î�=�Û�Ô � Ô ; î�¤ � Û � ¤ . Die Intensiẗatensind hierbei in Graustufenkodiert (von schwarz =
Absorptionbis weiß = Emission).Über den dynamischenSpektrensind alle Einzelspektrenim Ge-
schwindigkeitsbereichaufgetragen.Die Grenzintensiẗatenfür die Graustufendarstellung werdendurch
gestrichelteLinien angedeutet,währenddieGraustufenselbstamrechtenBildrandabgebildetsind(wei-
tereInformationenzur Darstellungvon DynamischenSpektrensieheKauferet al. 1996). Zur Kontrast-
versẗarkungwurdein Abbildung4.4ein Medianfilterin x– undy– Richtungmit einem3 Pixel–Radius
verwendet.Im resultierendenSpektrumist die stark exzentrischeBewegung der Absorptionklar zu
erkennen.

Abbildung 4.4: DynamischesSpek-
trum von He I–Absorptionen des
Begleitsterns (gemitteltes Bild).
Die dynamischenSpektren der He Iâ²â¾«åê�Ç8Ã�é ç ; ã�Çåã�«èé¿ê ; ã8«åêèçèé;Ã ; ãåãèç8Çèé;­ ;ãåç�Ç8«èé;« ; ã8Ã�Ä8Çèé;Ã –Absorptionenwurden
im Geschwindigkeitsraum gemittelt,
um das Ô^ÕUÖ zu erhöhen.

Um dieseBewegungdesBegleiterszu vermessen,wurdendrei verschiedeneMethodenausprobiert:

ñ An jedesSpektrumvon Abbildung 4.4 wurdenunabḧangigvoneinanderGaußprofilemit freien
Parameternangepaßt.DasErgebnisist nicht befriedigend,da in vielen Fällendie Absorptionen
von derAnpassungsroutinenicht richtig lokalisiertwerdenkonnten.Die mit dieserMethodeab-
geleitetenBahnparametersind in Tabelle4.3 (Zeilen 1A, 1B) angegeben.In Zeile A wurdenur
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Tabelle4.3: AbgeleiteteBahnelementemittelsderDatenausAbbildung4.4.Die Zeilen1A und1B wurdenmit
Radialgeschwindigkeitenberechnet,die durcheine Gaußanpassungan jedeseinzelneSpektrumermittelt wur-
den.In denZeilen2A und2B wurdenGeschwindigkeitenbenutzt,die durcheineInspektionperAugebestimmt
wurden.Schließlichzeigendie Zeilen 3A und 3B die Bahnparameterder Geschwindigkeiten,die mittels eines
zweidimensionalenFitsandie Datenberechnetwurden.FixierteParametersindmit einem@ markiert.

ì · ¸ ¹ º » ¼¾½^¿^À
[ Á � ß Â A ] [deg] JD2400000.5+ [ Á � ß Â A ] [ Á � ß Â A ]

1A 1.6 0.46 83.9 50128.3 166.8 21.7
1B -5.1 0.60@ 88.2@ 50127.0@ 192.3 27.1

2A 14.9 0.56 89.1 50128.9 189.6 21.1
2B 33.1 0.60@ 88.2@ 50127.0@ 162.6 49.8

3A -2.7 0.59 89.1 50127.4 189.6 19.6
3B -3.0 0.60@ 88.2@ 50127.0@ 189.9 20.6

die Periodefixiert, in Zeile B zus̈atzlich auchdie Wertevon ó , ø ] und ô�õ (sieheKapitel 4.2.4).
FixierteWertesindmit dem@–Symbolgekennzeichnet.

ñ DesweiterenwurdeeineInspektionperAugedurchgef̈uhrt.DerNachteildieserMethodeliegt auf
derHand:sie ist subjektiv; allerdingshatdasAugedie Fähigkeit, die BewegungderAbsorption
überdenkomplettenOrbit zuverfolgen.Die LösungendieserMethodenfindensichin denZeilen
2A ( ò fixiert) und2B ( ò , ó , ø Ý und ôpõ fixiert).

ñ Letztlich wurdeeineMethodebenutzt,die dasgesamtedynamischeSpektrummodelliert.Aller-
dingswurdedabeiein konstantesGaußprofilzuallenPhasenangenommen.Die freienParameter
bei derModellierungsinddie ParameterderGaußfunktiondesgemitteltenProfilsunddie Radi-
algeschwindigkeiten .�× dereinzelnenPhasenbins.DiesesnichtlineareØ á –Optimierungsproblem
wurde mittels der Levenberg-Marquardt–Routinen der Numerical Recipes(Presset al. 1992)
gel̈ost.Zum ErreichenderKonvergenzwarenungef̈ahr10 Iterationenerforderlich.Beim Setzten
verschiedenerStartwertenaheder Lösungwurdeninnerhalbder beobachtetenFehlerdieselben
Resultateerzielt.Die Zeilen3A und3B von Tabelle4.3 enthaltendie Bahnl̈osungen.Abbildung
4.5 zeigt graphischdie Lösungder Zeile 3B. Kreuze( > ) markierendie gemessenenRadialge-
schwindigkeiten,die mittelsder iterativen Methodenbestimmtwurden.Der Ûz\ –FehlerderGe-
schwindigkeitsbestimmungliegt dabeiim Bereichvon

� Õ Ö²×AØ Ù<Ú .
Die LösungenderverschiedenenMethodensindrechtähnlich.Diessẗarkt dasVertrauenin die schwie-
rige Messungder Radialgeschwindigkeiten. Zudemliefern die Bahnl̈osungenmit freien Parametern
(Zeilen 1A, 2A und 3A) Werte,die den BahnelementendesWR–Sternsentsprechen( ó ; ô õ ; ø ] ýø h{i �rÛ�`�Õ�a , vergleicheTabelle4.1).

Die Fehlerder Bahnbestimmungenfür denBegleitsternsind signifikantgrößerals die für denWolf-
Rayet–Stern.AusdiesemGrundist esangebracht,dieLösungenzufavorisieren,beidenendieParameteró , ô õ und ø durchdenWR–Orbitdefiniertsind(ZeilenB).

Erwähnenswertist allerdingsdie großeDifferenzder \ –Werte in denZeilen 2A und 2B. Die Bahn-
analysebei 2B ist sehrempfindlichbez̈uglich desfixiertenPeriastrondatumsôpõ . Die gegebeneLösung
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Abbildung 4.5: Phasendiagrammder
Radialgeschwindigkeiten von den ge-
mittelten He I–Absorptionenaus Ab-
bildung 4.4. Kreuze ( § ) markieren
die mittels iterativer Methodegemes-
senenRadialgeschwindigkeiten (siehe
Text). Die durchgezogeneLinie gibt
dieBahnl̈osungmit denParameternaus
Tabelle4.3,Zeile3C an.

reproduziertdie ermitteltenRadialgeschwindigkeitennicht ad̈aquat.Es ist möglich,daßdie Inspektion
per Auge etwasunsauberwar, da sich zu diesemZeitpunktdie Radialgeschwindigkeiten sehrschnell
ändern(vergleicheAbbildung4.4).Für die Methoden1 und3 ist eshingegenangebracht,dieLösungen
B zu favorisieren.LetztlichscheintMethode3 daszuverlässigsteErgebniszu liefern:

4 ]Áý�Û�¤�Õ ÓrÛ�Õ Ö6×8Ø Ù<Ú
Esist schwierig,denFehlerfür die Geschwindigkeitsamplitude zu beurteilen.Der angegebeneWert ist
etwaswillk ürlich aufdie Hälfteder \(] ÙL_ –StreuungderDatengesetzt.

4.2.4 Die restlichenBahnelemente

Die älterenUntersuchungendesWR22–OrbitsliefertenkeineinheitlichesBild für dieExzentriziẗat des
Systems.Niemela(1979) erhielt ó ý Õ � ï�Û1Ó Õ � Õ � für einigeEmissionenund ó ý0Õ � ï�î1Ó Õ � Õ � für die
Absorptionen.Moffat & Seggewiss(1978) erhieltenalsbesteLösungó ý?Õ � ð�ð�ÓAÕ � Õ�ð undConti et al.
(1979) ó ýTÕ � ï�î<ÓµÕ � Õ�Û für dieEmissionenund ó ýTÕ � ï � ÓµÕ � Õ � für dieAbsorptionen.Contietal. (1979)
berichtenauchvon einigenextremenWerten: ó ý Õ � î�ð für die N V Ü�Ü�î�ï�Õ�Ô�Ùnî�ï�Û�¤ –Absorptionslinien
und ó ý�Õ � = � für die He I I Ü�î�ï�`�ï –Emission.Letzlich berechnetenRauwet al. (1996) einenWert vonó ý�Õ � ð�ð�¤@ÓrÕ � Õ�Õ�¤ für die N IV Ü�î�Õ�ð�` –Emission.

Die gutePhasen̈uberdeckungderHEROS–SpektrendefinierthingegendieRadialgeschwindigkeitskurve
sehrgenauund liefert übereinstimmendeWerte für die Exzentriziẗat für verschiedeneLinien. Einzig
die BalmerlinienH 10, H 9 undH Ñ (vergleicheTabelle4.2) weichensignifikantdavon ab(z. B. H 10:ó ý Õ � ï�ð ; H 9: ó ý Õ � ð � ). Wie allerdingsschonangemerkt,ist dieswohl eineAuswirkungdurchdie
StörungderAbsorptionsliniendurchdenBegleiter. WegenderhöherenQualiẗat derStickstofflinienana-
lysen(vergleicheTabelle4.1)wurdedie mittlereExzentriziẗat dieserLinien gebildet(wobeiwiederdie
Emissionvon N V Ü�î�ï�Õ�Ô � = ausgeschlossenwurde):

¯ó ýTÕ � ð�¤�`@ÓrÕ � Õ�Û�Õ �
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Von denselbenEmissionslinienderTabelle4.1wurdeauchdermittlerePeriastronwinkel ermittelt:

¯ø h{i ý � ï�` � � ÓrÛ � ï a �
Die mittlerePeriastronzeitdieserLinien betr̈agt:

¯ôpõ ýgÚ�Û � î�ð�Õ�Û � = � î�=1Ó8Õ � Õ�ï �
Damitergibt sichfolgendeEphemeridefür die Zeit desPeriastrondurchgangs:

Ú�Û?�2Ü n�Ý ú 7 Ø 6 Ý-� û � ý � î�ð�Õ�Û � = � î�= � `�Õ � Ô�Ô�ïJ5 �
SämtlichePhasenbeziehungenvon WR22 in dieserArbeit sindmit dieserGleichungbestimmtworden.
Die PhasenlageallerSpektrenvon WR22findetsichim AnhangA.

Obwohl die Bestimmungder Radialgeschwindigkeiten desBegleitersvon mindererQualiẗat im Ver-
gleich zu denWolf-Rayet–Linienist, besẗatigt die Bahnl̈osungdesO–Sternsdie Werte für denWR–
Orbit. Insbesondereliefert auchder Begleitsternden hohenExzentriziẗatswertund den sehrspeziel-
len Periastronwinkel (nahe ¤�Õ a ). Da jedochdie LösungendesWolf-Rayet–Sternsgenauersind, wur-
dendie folgendenBahnparameterdesO–Sternsmittels der WR–Analysebestimmt: ó ]>ý ó hji undø ])ý ø hji �8Û�`�Õ a .
WR22 ist ein bedeckungsver̈anderlicherDoppelstern(Balonaetal. 1989, Gossetetal. 1991). Daherist
esvonInteresse,dieZeitenderKonjunktionausdenBahnelementenabzuleiten.DaderPeriastronwinkelø sehrnahebei

� =�Õ a liegt, ist derWR–Sternnur 0.08TagenachdemPeriastrondurchgangvor seinem
Begleiter, d. h. zur Phaseb�ý}Õ � Õ�Õ�Û�Õ . Die Ephemeridefür die BedeckungdesO–Sternsdurchden
WR–Sternlautetdaher

Ú�Û?�¬Þ£| S
��Ý
ßz� ý � î�ð�Õ�Û � = � ð�ð � `�Õ � Ô�Ô�ïJ5 �

Im AnhangA wurdenfür sämtlicheSpektrenvon WR22 auchdie Phasenbeziehungenmittels dieser
Ephemerideberechnet.Die andereKonjunktion,zuderderO–Sternvor demWR–Sternsteht,findetzur
Phaseb ýTÕ � ð�Û�ï statt.

Es existieren zwei veröffentlichte Zeitpunktevon beobachtetenBedeckungen: Ú�Û � î�î�= � Ô�ð � ` und
Ú�Û � î�î�=)¤�ð�` � ï (Gossetet al. 1991). ObigeGleichungwürdedie mittlerenBedeckungenzu denZei-
ten Ú�Û � î�î�= � Ô�ð � ð und Ú¾Û � î�î�=)¤�ð�` � ð mit 50ýà�4Ô�ï bzw. � � = vorhersagen.Die Differenzenzu den
publiziertenBedeckungensind dabeinicht signifikant,weil für beideZeiten der Zeitpunkt der mitt-
lerenBedeckungnicht genaubestimmtwerdenkann.Die Durchgangsgeschwindigkeiten währendder
BedeckungbetragenÛ�Û � � `
Ö²×AØ:Ù<Ú für denWR–Sternbzw. Ô�Õ�ÕÅÖ²×8ØJÙ<Ú für denO–Stern.Mit einem
Radiusfür denWR–Sternvon á á-â C ý

� ` � ð¡|�} (Crowther et al. 1995) und einemtypischenRadius
für einenO9III–Stern, á�ãCý Û � |�} (Howarth& Prinja1989), solltedie DauerderBedeckung15.3h
(zweiterbisdritterKontakt)bzw. 38 h (ersterbis vierterKontakt)betragen.

DasLinienzentrumderWR–EmissionistnormalerweiseumeinenBetragverschoben,dervonderjewei-
ligen Linie abḧangt.OhneeinenAtmospḧarencodeist esfür gewöhnlichnicht möglichzu entscheiden,
ob und wie starkdie Linienzentrenverschobensind.Dahersolltennicht die WR–Linien,sonderndie
AbsorptionendesO–Sternsfür dieBestimmungderSystemgeschwindigkeit benutztwerden.Leidersind
jedochauf denHEROS–EinzelspektreneinzelneO–Stern–Liniennicht zu entdecken. Benutztmandie
gemitteltenHe I–SpektrenfindetmandieSystemgeschwindigkeiten ausTabelle4.3.Ohnedie Methode
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2 erḧalt maneinengemitteltenWert von à ýä�4ÔuÖ6×8Ø:Ù<Ú . Vermißtmandie ZentreneinzelnerHe I–
Linien im gemitteltenSpektrum(korrigiert um die BahnbewegungdesO–Sterns,vergleicheAbbildung
4.6),erḧalt manGeschwindigkeitenvon � � Õ\Ö6×8Ø:Ù<Ú bis � Ô�=\Ö6×8Ø:Ù<Ú . EineinteressanteEinschr̈ankung
liefert die N V Ü�î�ï�Õ�î –Linie. Die AbsorptiondiesesPCygni–Profilsist sichernicht rotverschoben.Mit-
telsderobenabgeleitetenBahnparameterdesWR–Sternsfindetmanfür die Absorptionskomponente:
àwý � Û � Û Ö6×8Ø:Ù<Ú . AusdiesenErgebnissenwurdeletztlich eineSystemgeschwindigkeit von

àwýTÕ Ó Û�ð@Ö²×AØ Ù<Ú
abgescḧatzt.

4.3 Spektralklassifikation desBegleitsterns

Die bishereinzigeSpektralklassifikationdesBegleitsternsvonWR22findetsichbeiRauwetal. (1996).
Dieseermittelteneinensp̈aten O–Stern(O6.5 – O8.5, mit einem mittleren Wert von O7.5). Eine
Leuchtkraftklassenbestimmung war den Autoren mit dem vorhandenenBeobachtungsmaterialnicht
möglich.

Um denSpektraltypunddie LeuchtkraftklasseeinesSternszubestimmen,ist eserforderlich,die Äqui-
valentbreitenseinerLinien zu vermessen.Dies ist hier außerordentlichschwierig,da die schwachen
Absorptionsliniennur schwerin denvorhandenenSpektrenzu entdecken sind.Zudemstörendie star-
ken breitenEmissionsliniendesWolf-Rayet–Sterns,auf denensich die AbsorptionendesBegleiters
teilweisebefinden.

Aus diesenGründenwurdeein gemitteltesSpektrumausdemkomplettenDatensatzberechnet.Dazu
wurdenzuerstalle Spektrenum die Bahnbewegung desBegleiterskorrigiert, um dannanschließend
gemitteltzuwerden.Im resultierendenSpektrumsinddieAbsorptionendesBegleitersgutzuerkennen.
Abbildungen4.6und4.7zeigendie ProfilederbeidenLinien He I Ü�î�î�=�Û undHe I I Ü�î�ð�î � .
Die Vermessungder Linienbreiteerfolgte in mehrerenSchritten.Um die normierte,isolierteAbsorp-
tion desBegleitsternszu erhalten,wurdeder betroffene Wellenl̈angenbereichin einemerstenSchritt

Abbildung 4.6: GemitteltesSpektrum
vonWR22im Bereichvon ã%ãèç8Ç Å. Vor
demMitteln wurdenalle Spektrenum
die Bahnbewegung des Begleitsterns
korrigiert. Die He I âDãèãåç8Ç�é æ Absorpti-
on (markiertmit å ) ist klar zu erken-
nen.
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Abbildung 4.7: GemitteltesSpektrum
von WR22 im Bereich von ã*æåã8Ä Å.
Alle Spektrenwurdenvor demMitteln
um die Bahnbewegung des Begleit-
sterns korrigiert. Die He I I âDãèæåã�Çèé;­
Absorption ist auf dem blauenFlügel
derWolf-Rayet–Emissionzu erkennen
(markiertmit å ).

komplettmittelsGaußfunktionenangepaßt.Mit Hilfe derParameterdieserAnpassungwurdeeinKonti-
nuumdefiniert,dasvomerstenFit subtrahiertwurde.Am resultierendensynthetischenSpektrumwurden
schließlichdie Äquivalentbreitenbestimmt.

Die Vermessungder He I Ü�î�î�=�Û Absorptionergabbei einerBreite von Û � îuÖ²×8ØJÙ<Ú eineÄquivalent-
breitevon æèç
�»î�î�=�Û � Y Õ � Õ�Ô�ð�Ô Å. DieselbeLinienbreitewurdeauchfür die He I I Ü�î�ð�î � Absorption
angenommen,da dieseLinie selbstim gemitteltenSpektrumnicht gut definiertist. Es ergabsicheine
Äquivalentbreitevon æèç��»î�ð�î � � Y Õ � Õ�Û�ð�= Å.

Gem̈aßder Klassifizierungvon Conti & Alschuler(1971) und Mathys(1988), bestimmtder Wert des
Quotientenvon

é � ± Ú õ æ:êç ý é � ± Ú õ �
æëç
�»î�î�=�Û �
æëç
�»î�ð�î � � �

eindeutigden SpektraltypseinesO–Sterns.Die ermitteltenÄquivalentbreitenliefern einenWert voné � ± Ú õ æ êç Y Õ � Ô�ð ÓÅÕ � � , welcherdenBegleitsternzueinemO9 klassifiziert(mit einerUnsicherheitvon
O8 bisO9.5).Diesstimmtnichtsehrgutmit demvonRauwetal. (1996)ermitteltenSpektraltyp(O6.5
– O8.5) überein.Grundhierfür ist derkleinereWert von æèç��»î�ð�î � � , derzur Klassifizierungalssp̈aten
O–Sternführt.

Zur BestimmungderLeuchtkraftklassedienendieLinien Si IV Ü�î�Õ�`�¤ undHe I Ü�î�Û�î�Ô . Auchhierwurde
zumVermessenderLinien eineBreitevon Û � îNÖ6×8Ø Ù<Ú angenommen.EsergabensichÄquivalentbreiten
von æëç
�»î�Õ�`�¤ � Y Õ � Õ � ð�Õ Å bzw. æèç
�»î�î�=�Û � Y Õ � Õ�Û�ð�Û Å.

NachdenKriterienvon Conti & Alschuler(1971) bestimmtderQuotient

é � ± Ú õ æ:ê êç ý é � ± Ú õ �
æëç
�»î�Õ�`�¤ �
æëç
�»î�Û�î�Ô � �

die Leuchtkraftklasseeinessp̈atenO–Sterns(O7 odersp̈ater).Mit denbestimmtenÄquivalentbreiten
ergibt sichein Wertvon

é � ± Ú õ æ ê êç Y Õ � ��� ; waszur Klassifikationin die LeuchtkraftklasseIII führt.
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Die absolutevisuelle Helligkeit des WR22 Systemswurde von Crowther et al. (1995) zu ��� ý
�4ï � `�ð mag bestimmt.Da es sich bei WR22 um ein bedeckungsver̈anderliches Systemhandelt(sie-
he Kapitel 4.1), ist esmöglich mit Hilfe der Helligkeitsvariation zur Zeit der Bedeckung,eineuntere
Grenzefür die Helligkeit desBegleitsternszu ermitteln.Gossetet al. (1991) beobachteteneineVaria-
tion im Strömgrensystemvon

X � ý}Õ � Õ�=�Û mag und
X � � �ì� � ýí�4Õ � Õ�Û � mag.Dies führt zu einer

Helligkeitsvariationvon
X �Ñý Õ � Õ�`�Ô im � –Filter. UnterderAnnahmeeinertotalenBedeckungfolgen

hierausdie absolutenHelligkeitenvon � h{i� ýî�4ï � =�= magfür denWR–Sternund � ]� ýî�4î � Õ � mag
für denO–Stern.

Ein typischerO9III SternhateineabsoluteHelligkeit von � ]� ý��1ð � Û mag(Howarth& Prinja1989).
AusdiesemGrundkannentwederdieBedeckungnurpartiellsein(hier:nur37%),oderdieBestimmung
der Leuchtkraftklasseist nicht korrekt. Die Helligkeit einestypischenO9V Sternshingegen betr̈agt
� ]� ýï�4î � � mag,wasgutzumobenabgeleitetenunterenLimit für die visuelleHelligkeit desO Sterns
passt.Die Helligkeitsanalyselegt dahereinenHauptreihensternalsBegleiternahe.

EineLeuchtkraftklassenbestimmungsollte allerdingsnur spektralenKriterien folgen.Es ist nicht kor-
rekt,hierzudieabsolutenHelligkeitenzuverwenden,auchim Hinblick darauf,daßDistanzundRötung
einesSternsebensowenigsehrgenaubekanntsind.Allerdingsist die VermessungderKlassifizierungs-
linien im vorliegendenFall äußerstschwierig,dadiesenur auf gemitteltenSpektrennachweisbarsind.
Sokannauchderspektroskopischen Bestimmungnichtuneingeschr̈anktvertrautwerden.Letztlichmuß
die Leuchtkraftklassenbestimmung offen bleiben.Diesmachtdeutlich,daßSpektrenmit einemhöher-
en Signal-zu-Rausch–Verḧaltnis nötig sind, um eineexaktereBestimmungder Leuchtkraftklassedes
O-Sternsvorzunehmen.

4.4 Windbedeckungseffekte

Die SignaturdesBegleitsternsist im SystemWR22 nur sehrschwerzu finden(sieheKapitel 4.2.3).
Es ist daheranzunehmen,daßnur ein sehrgeringerAnteil der EmissiondiesesSystemsvom O-Stern
herr̈uhrtundWindbedeckungseffektedahernurschwachausgepr̈agtseinkönnen.EinegenauereAnalyse
besẗatigt dieseVermutung.

4.4.1 Zyklus-zu-Zyklus–Variationen und Aufbereitung der Daten

DasFehlenvon Zyklus-zu-Zyklus–Variationen, derVoraussetzungzur Windbedeckungsanalyse (siehe
Kapitel3.2),ist in denSpektrenvonWR22nureingeschr̈anktzuverifizieren.EsliegennureinigeSpek-
trenausdenJahren1996und1999vor, die zu verschiedenenEpochen,abergleicherPhasebeobachtet
wurden.InnerhalbdieserSpektrensind jedochkeine signifikantenVariationenzu beobachten.Auch
bei densẗarkstenLinien (H $ , He I I Ü�î�ï�`�ï , N I I I Ü�î�ï�î�Õ , H & ) variierendie ermitteltenResiduennicht
mehralsum2 %.Zur prinzipiellenUntersuchungvonWindbedeckungseffekten sinddieSpektrendaher
geeignet.

Zur weiterenBearbeitungwurdensämtlicheSpektrenmit Hilfe derneuenBahnparameter(sieheTabelle
4.4) ins RuhesystemdesWR-Sternstransformiert(mittelsderMIDAS-RoutineREBIN/II).

AnschließendwurdenDifferenzspektrenberechnet.Als Referenzphaseb õ wurde 0.165 gewählt, da
zu dieserPhaseder O-SterndengrößtenAbstandvon der Sichtlinie WR-Komponente– Beobachter
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Abbildung 4.8: Bahnellipse des
O-Sternsim SystemWR22 rela-
tiv zum ruhendenWR-Stern bei
(0;0), berechnetmit den in dieser
Arbeit ermittelten Bahnparameter.
Die PositionendesO-Sternssindin
Absẗandenvon ð ª ä�é ä�Ç markiert.

hat.DiesverdeutlichtAbbildung4.8,auf derdie relative BahnellipsedesO-Sternsbez̈uglich derWR-
Komponenteabgebildetist.

Für dieBerechnungdesReferenzspektrumswurdendrei rotebzw. blaueSpektrenvon HEROS gemittelt
(Aufnahmenvom 26.02.,27.02.und 28.02.1996;vgl. AnhangA; mittlere Phase:0.17).DiesesRefe-
renzspektrumwurdemittelseinesMedianfiltersgeglättet(Radius:4 Pixel) undanschließendvon allen
anderenSpektrensubtrahiertunddasKontinuumdurchAddition von einswiederauf einsgesetzt.Für
die strategischenLinien konntendanndynamischeSpektrenberechnetwerden.

4.4.2 Auswertungder dynamischenSpektren

SämtlichedynamischenSpektrenzeigeneinenflachenVerlauf.EssindnurkleinereStrukturenzuerken-
nen,die allerdingsfür andereEmissionsliniennicht reproduzierbarsind.Sozeigendie Differenzspek-
trendersẗarkstenLinie, He I I Ü�î�ï�`�ï � = Variationenvon im Mittel unter5 %. Die dynamischenSpektren
schẅachererLinien sind deutlichglatter, hier sind Variationenvon ca. 2 % sichtbar. TypischeWind-
bedeckungseffekte zeigengroßr̈aumigeStrukturen,die für sämtlicheLinien mit gleichermaximaler
Windgeschwindigkeit, bei derEmissionbeobachtetwird (etwasunsauberoft alsWindendgeschwindig-
keit bezeichnet),̈ahnlichsind.ZudemsindWindbedeckungseffekte meistviel sẗarker.

Drei Erklärungensindfür dasFehlenvonWindbedeckungseffekten denkbar. Zumeinenkanndie räum-
liche AusdehnungdesWindessoklein sein,daßderO-Sternnie von ihm bedecktwird odergar in ihn
eintaucht.Für WR22 ist diesejedochunwahrscheinlich,dadie Inklination desSystemsauf Grundder
beobachtbarenBedeckungnahe¤�Õ a liegt unddaherderO-Sternzur Zeit desPeriastrons(sieheAbbil-
dung4.8)vom WR-Wind bedecktwerdenmuß.

Allerdings ist der Begleiter (andersals zum Beispiel im SystemàÀá Vel) nur schwach im Spektrum
zu erkennen.Es ist daheranzunehmen,daßnur ein sehrgeringerAnteil der beobachtbarenStrahlung
im SystemWR22 vom O-Sternherr̈uhrt und daherWindbedeckungseffekte nicht sichtbarsind. Aus
der Tatsache,daßWR22 aberein bedeckungsver̈anderlichesSystemist, folgt, daßauchder Begleiter
ein leuchtkr̈aftigesObjekt seinmuß.Rauwet al. (1996) habenausder Tiefe der Bedeckungein obe-
res Limit der Helligkeitsunterschiede beiderKomponentenberechnet:

X �ñ¥0ý®�ñ¥�ò hji �ó��¥�ò ]ô¦
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� � � =�ð mag.Simulationenmit demProgrammvon Auer & Koenigsberger (1994) besẗatigendie Ver-
mutung,daßdie LeuchtkraftdesBegleitersfür dasFehlender Effekte nicht verantwortlich ist. Der
O-Stern–StrahlungsstromhatkeinengroßenEinflußaufdieSẗarkederWindbedeckungseffekte. Diesist
leichteinzusehen,damit Differenzenbez̈uglicheinerReferenzphasegearbeitetwird. Die relativeSẗarke
desO-Stern-Flussesgehtin alleSpektrenein,sodaßsichdieserbeiderDifferenzenbildungheraushebt.
Zudemstündeein leuchtschwacherBegleiterim GegensatzzuderAnalysevon Rauwetal. (1996).

Letztlich bestehtdie Möglichkeit, daßdie Opaziẗat desWR-Windesim optischenSpektralbereichso
klein ist, daßdie von der PhasenlageabḧangigeSchẅachungdesO-Stern-Lichtsbeim Weg durchdie
Windregionenvernachl̈assigtwerdenkann.Dies besẗatigendie Simulationenmit demProgrammvon
AK94. Die Windbedeckungseffekte sind starkvon der Opaziẗat desWindesabḧangig. Ist dieseklein
genug,sindkeineEffektemehrbeobachtbar. Der Anteil desO-SternsamGesamtlichtdesSystemsist
zu jederPhasenahezukonstant,sodaßdieserbeiderDifferenzenbildungherausf̈allt.

Die Annahmeeinesim VergleichzuanderenWR-Sternenim OptischendünnenWindeswird auchdurch
dasSpektrumgesẗutzt. Dort sinddie hohenBalmerlinienin reinerAbsorptionzu erkennen,wasdarauf
schließenläßt,daßhier bis zur PhotospḧaredesWR-Sternsbeobachtetwerdenkann.Dies ist nur für
Winde mit kleinenOpaziẗatswertenin diesemSpektralbereichmöglich. Es wäreinteressant,im ultra-
violettenSpektralbereichnachsolchenWindbedeckungenzusuchen.Die dortzahlreichvorkommenden
ResonanzlinienhabeneinedeutlichgrößereOpaziẗat,sodaßdort sẗarkereEffekteerwartetwerden(wie
z. B. bei à á Vel beobachtbar, Kapitel 5.3). Leider liegenjedochvon WR22, im Gegensatzzu à á Vel,
keineausgedehntenIUE-Beobachtungenvor, die solcheineAnalyseermöglichen.

4.5 Diskussion

Tabelle4.4zeigtdiephysikalischenParameterdesSystemsWR22undin Tabelle4.5werdendieneuen
Bahnelementemit früherenBahnbestimmungenverglichen.Eskonntegezeigtwerden,daßdasMassen-
verḧaltnis � ýõE hji ��E�] größerals einsist. Der ermittelteWert von ��ý � � ï�¤�Ó&Õ � Û�î stehtin guter
Übereinstimmungmit demErgebnisvon Rauwet al. (1996). Für gewöhnlich ist die WR-Komponente
in Doppelsternsystemendiemassëarmere.Typischerweiseliegt dasMassenverḧaltniszwischenÕ � Ô und
Õ � ð (Massey 1981). Esist nurein weiteresWR-Systembekannt,dessen� -Werteinsübersteigt:CQCep
( � Y Û � Û�¤ ), klassifiziertalsWN 6o + O9Ib-II (v.d. Hucht2000).

Für gewöhnlichwird davon ausgegangen,daßWR–Sternein einersp̈atenPhaseihrer Entwicklungste-
hen,unddaßWN–Sternein derHeliumbrennphasesind (Lamerset al. 1991). Auf Grundihreshohen
Wasserstoffanteilsin derAtmospḧarewird aberauchvorgeschlagen,daßWN 7–Sternewasserstoffbren-
nendeObjektesind (z.B. Crowther et al. 1995). Dies kann abernur dannkorrekt sein,wenn es für
den Sterneine andereMöglichkeit gibt, zum WR–Sternzu werden,als durch dasAbstreifenseiner
äußerenHülle mittels Massenverlust. Als Alternative wird Vermischungdurch Rotationvorgeschla-
gen(Maeder& Zahn1998, Maeder1999). Dabeiwird angenommen,daßderWR–Sternderartschnell
rotiert, daßauchdie gegenKonvektion stabileHülle desmassereichenSternsdurchmischtwird. Das
Masse-Leuchtkraft–Verḧaltnis von WR22 bekr̈aftigt dieseHypothese.Crowtheret al. (1995) ermittel-
te spektroskopischeineLeuchtkraftvon

é � ±÷ö ßFø8ùxw �0ú�} ý ð � ` (Modell mit &Tý�Û ). Die Parametervon
WR22 passenzu einemModell der Entwicklungspfadevon Schalleret al. (1992) mit Anfangsmasse
E lmW�l ý ï�Õ{EP} und Metallizität û ý/Õ � Õ � Õ . Zum Zeitschritt 7 –diesentsprichteinemAlter von 2.5
Millionen Jahren–sagtdieTheoriederSternentwicklungeineMassevon ð�ð � ïüEP} undeineLeuchtkraft
von

é � ±uö �0ú<} ý�ð � ¤ voraus.In diesemModell findet beim Sternimmer nochWasserstoffbrennenim
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Tabelle 4.4: PhysikalischeParameterdesSystemsWR22. Da dasSystembedeckungsveränderlichist, liegt der
Inklinationswinkel ý nahe Ãèä[þ . Die angegebenenWerte für ÿëË����Lý entsprechendahernahezudentats̈achlichen
Massen.

ò [Tage] 80.336 Ó4Õ � Õ�Õ�Û�Ôó 0.598 Ó4Õ � Õ�Û�Õ
à [ Ö6×8Ø Ù<Ú ] 0 Ó4Û�ðôpõ [JD 2400000.5+] 50126.97 Ó4Õ � Û�îø h{i [deg] 268.2 Ó4Û � ïø ])ý ø hji �8Û�`�Õ�a [deg] 88.24 h{i [ Ö6×8Ø:Ù<Ú ] 70.6 Ó4Õ � `4 ] [ Ö6×8Ø Ù<Ú ] 190 Ó4Û�Õ
�Cý E h{i ��E�] 2.69 Ó4Õ � Û�îö hji Ø ú_û ÷ [10

�
km] 62.5 Ó4Õ � ¤ö ] Ø ú_û ÷ [10
�

km] 168.2 Ó�¤ � Õ
�FE h{i � E ] � Øiú_û C ÷ [ E } ] 75.9 Ó�¤ � Õ
E¡]ÅØiú_û C ÷ [ E�} ] 20.6 Ó4Û � =
E h{i Øiú_û C ÷ [ E�} ] 55.3 Ó�= � Ô

Kernstatt(Wasserstoffgehaltim Kern: �����HÕ � ��� ). Zus̈atzlichseierwähnt,daßeseineerstaunlichgu-
te Übereinstimmungder theoretischenBerechnungenvon Radiusund Effektivtemperaturmit denaus
BeobachtungenabgeleitetenWertengibt: á á-â C ý

� ` � ðP|~} , ô ù
	 ý Ô�Û � � Ö�� (Crowther et al. 1995).
AllerdingssagtdasModell nicht voraus,daßein solchesObjektin dieserfrühenPhaseseinerEntwick-
lung bereitswie ein Wolf-Rayet–Sternaussieht,daesMischprozesseauf GrundderSternrotationnicht
ber̈ucksichtigt.Andererseits,wäreWR22 ein klassischerWolf-Rayet–Sternin der heliumbrennenden
Phase,würdeausseinerMasseeineLeuchtkraftvon

é � ±÷ö ù

IÝ��T�0ú<} ý ï � ð folgen (Schaerer& Maeder
1992). Dies ist eineum denFaktor fünf erḧohteLeuchtkraftgegen̈uberdemausdenBeobachtungen
gefolgertenWert.

Die meistenim RahmendieserArbeit ermitteltenParametervonWR22stehenin Übereinstimmungmit
früherenAnalysen.Allerdingserlaubtedie guteQualiẗat derBeobachtungenunddie bisherunerreichte
Phasen̈uberdeckungderBahnperiode,die Fehlerdeutlichzu verkleinern.Einzig die Geschwindigkeit-
samplitudedesO–Sternsund die Exzentriziẗat desOrbits weichenvon vorherigenBestimmungenab
(vgl. Tabelle4.5). Dem Wert ó ý�Õ � ð�¤�`
Ó&Õ � Õ�Û�Õ stehtder Wert ó ýsÕ � ð�ð�¤�Ó�Õ � Õ�Õ�¤ von Rauwet al.
(1996) gegen̈uber. Die Abweichungist signifikantundhatgroßenEinflußauf die Massenbestimmung.
Eine AnalysederDatenvon Rauwet al. (1996) zeigt,daßdort BeobachtungenzweierTeleskopever-
wendetwurden.Der eineDatensatzstammtvon BeobachtungenamCAT3 undentḧalt Spektrenhoher
Auflösungverteilt überdenganzenOrbit. Zus̈atzlich exisitiereneinigeSpektrenniedrigerAuflösung
vom ESO-2.2m-Teleskop (ebenfalls La Silla, Chile) um die Phase0.78. Eine Analysedesgesamten
Datensatzesvon N IV Ü�î�Õ�ð�` mit veloc besẗatigt die von Rauwet al. (1996) ermitteltenBahnparame-
ter. Ein Vergleichder im RahmendieserArbeit ermitteltenRadialgeschwindigkeitskurven mit dervon
Rauwetal. (1996) zeigtjedoch,daßdieDatendesCAT mit derhierermitteltenKurvebesserin Überein-
stimmungstehen.Die WertedesESO-2.2m-TeleskopshingegenliegensystematischunterdieserKurve.

3Coud́e Auxiliary Telescope,La Silla, Chile
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Tabelle4.5: VergleichderBahnelementevonWR22 in derLiteraturmit denResultatendieserArbeit.

Parameter MS78 N79 CNW793 RVGHMR96 dieseArbeit

ò [Tage] 80.35 80.34 80.35 80.325 80.336 Ó4Õ � Õ�Õ�Û�Ô
à [ Ö²×AØ:Ù<Ú ] -231 -28.0 -28 -29.8 0 Ó4Û�ðó 0.55 0.61 0.64 0.559 0.598 Ó4Õ � Õ�Û�Õø h{i [deg] 265 276 275 271.6 268.2 Ó4Û � ïô õ

[JD2400000.5+] 40726.7Þ 40728.4 40727.8 49323.67 50126.97 Ó4Õ � Û�î4 h{i [ Ö²×8Ø Ù<Ú ] 70 74 77 72.3 70.6 Ó4Õ � `4 ] [ Ö²×8ØJÙ<Ú ] ����� ����� w Y Û�=�Õ ù 201.4 190 Ó4Û�Õ
1 à –Geschwindigkeit derN IV Ü�î�Õ�ð�` EmissionÞ MS78gebendenZeitpunktdesDurchgangsderWR–Komponentevor demBegleiteranw N79fandeinigein AntiphasesichbewegendeAbsorptionen;Massenabschätzung:E hji Øiú_û C ÷ ý

ï�î�E } ; E ] Øiú_û C ÷ ý � î9E }3 Bahnl̈osungderDatenausGruppe1 (Tabelle7), entḧalt schmaleEmissionenvonStickstoff und
Siliziumù basierendaufeinigenAbsorptionenvon verschiedenenBalmer– oderHe I I–Linien

MS78: Moffat & Seggewiss(1978)
N79: Niemela(1979)
CNW79: Contiet al. (1979)
RVGHMR96: Rauwet al. (1996)

Es ist daherdenkbar, daßein kleinersystematischerVersatzvon wenigerals 10 Ö6×8Ø Ù<Ú in denbeiden
Datens̈atzenvon Rauwetal. (1996) für die Diskrepanzverantwortlich ist.

EineAbscḧatzungderWindparameterdesWR–Sternswarnichtmöglich,dakeineWindbedeckungsef-
fektein denSpektrenzufindensind.Diesläßtaberdaraufschliessen,daßdieWolf-Rayet–Komponente
einenim VergleichzuanderenWR–SternenoptischdünnerenWind hat.Untersẗutztwird dieseAnnahme
sowohl durchdasVorhandenseinphotospḧarischerAbsorptionenalsauchdurchdieUntersuchungenauf
Wind-Wind–Wechselwirkungen, dieim VergleichzuanderenWR+O–Doppelsternsystemennurschwa-
cheEffektezeigen(Moffat 1999). Geradeim Hinblick aufdie Ergebnissebei à(á Vel (Kapitel 5.3)wäre
abereineSuchenachWindbedeckungenim UV sinnvoll, da solcheEffekte dort sẗarker sind. Leider
verhindertdasFehlenausgedehnterBeobachtungenvon WR22 in diesemSpektralbereicheinesolche
Untersuchung.

Die BahnbewegungdesBegleitersist schwerzu entdecken.Mit unterschiedlichenMethodenwurdein
dieserArbeit ein Wert von 4 ] Y Û�¤�Õ�Ö6×8Ø:Ù<Ú ermittelt. Dies ist niedrigerals der von Rauw et al.
(1996) bestimmteWert undsignifikantgrößeralsdie Abscḧatzungvon Conti et al. (1979) (vgl. Tabelle
4.5).Die SpektralklassedesBegleiterskonntezu O9 bestimmtwerden,waseinemetwassp̈aterenTyp
als bei der Bestimmungvon Rauwet al. (1996) entspricht.Die Leuchtkraftklassebleibt jedochunsi-
cher, spektroskopischeÜberlegungensprechenfür die KlasseIII, Helligkeits̈uberlegungen lassenauf
die LeuchtkraftklasseV schliessen.
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Auf GrundderrevidiertenWertefür dieExzentriziẗat unddieGeschwindigkeitsamplitudedesBegleiters
liefert dieseAnalyseeinesignifikantkleinereMassevon E hji ý�ð�ð�EP} gegen̈uber E hji ý = � EP}
bei Rauwet al. (1996). Trotz dieserKorrekturbleibt WR22 jedochderschwerste,je gewogeneWolf-
Rayet–Stern.Dies machtWR22 zu einemaußerordentlichenObjekt, dasdie großenAnstrengungen
rechtfertigt,die für dasSammelnderBeobachtungennotwendigwaren.





Kapitel 5

Velorum

Auch von à(á VelorumliegenHEROS–BeobachtungeneineskomplettenBahnumlaufesausdemJahre
1996vor. Zus̈atzlichist einelängereDatenserieausdemVorjahrvorhanden,die eserlaubt,die Zyklus-
zu-Zyklus–Variationenzu untersuchen.Die Datenwerdenzur Bahnanalyseund Massenbestimmung
E Ø ú_û C ÷ verwendet.Mit Hilfe der bestimmtenBahnparameterund der IUE–Datenkann im System
à á Vel eineWindbedeckungsanalysedurchgef̈uhrt werden.

5.1 Einleitung

Das Systemà(á Velorum (HR 3207,HD 68273,HIP 39953)entḧalt den nächstenWolf-Rayet–Stern
WR11(vanderHuchtetal. 1988). Auf GrundseinesstarkenRadioflusses,derim mm–undcm–Bereich
registiertwerdenkann,ist die MassenverlustratedesWolf-Rayet–Sternssehrgenaubekannt(Leitherer
& Robert1991). WegenseinerDoppelsternnaturist eszus̈atzlich möglich, die MassedesWR–Sterns
zu ermitteln.Deshalbist à(á Vel ein wichtigesSystemfür die Kallibration von theoretischenMasse-
zu-Massenverlust–Beziehungen bei WR–Sternen(Langer1989). Ein solcheBeziehungist wiederum
entscheidendfür die Entwicklungsberechnungenvon massereichenSternenin derWolf-Rayet–Phase.

In AnbetrachtderTatsache,daßà á Vel einevisuelleHelligkeit von ��ý Û � ` magbesitzt,könnteman
erwarten,daßdessenOrbit schonvor längererZeit genauvermessenwurde.Trotzdemexistierenin
derneuerenLiteraturBahnbestimmungenmit widerspr̈uchlichenErgebnissen.Unklar ist dabeivor al-
lem die GeschwindigkeitsamplitudedesBegleitsterns,waszu Massenbestimmungenführt,die sichum
mehr als einenFaktor zwei unterscheiden.Die Analysevon Pike et al. (1983) ( 4 ]�ý î�ÛGÖ²×AØ:Ù<Ú ,
E h{i Øiú_û C ÷ ýÒ= � =zEP} ) wurdescheinbardurchdie Arbeit von Moffat et al. (1986) abgel̈ost, die eine
frühereArbeit von Niemela& Sahade(1980) besẗatigten( 4 ]^ý =�Õ1Ö²×AØ:Ù<Ú , E hji Øiú_û C ÷ ýsÛ�=�E�} ).
Die Analysevon Moffat et al. (1986) wurdealsdie wahrscheinlichereakzeptiert,dasie auf Beobach-
tungenmit guterPhasen̈uberdeckungbasierteunddie resultierendeMassedesO–Sternsbessermit der
Klassifizierungals Überrieseübereinstimmte.Die letzteUntersuchungdesOrbits von àÀá Vel stammt
von Stickland& Lloyd (1990), die IUE–Beobachtungenanalysierten.Auf Grunddesrelativ schlech-
ten ����� –VerḧaltnissesdieserDatenwarendie Fehlerihrer Bahnl̈osungenjedochgrößerals die der
vorangegangenenAnalysen.

NeueArgumentezur DiskussiondesOrbits lieferte jüngstdie von HIPPARCOSgemesseneParalla-
xendistanzvon à á Velorum(van derHuchtet al. 1997; Schaereret al. 1997). War die Entfernungdes
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SystemsàÀá Vel bisherdurchdie vermuteteMitgliedschaftin derAssoziationVel OB2 zu � Y î�ð�Õ pc
abgescḧatztworden(z.B. Eggen1980, 1983; Lundstr̈om & Stenholm1984), lieferteHIPPARCOSeine
Distanzvon � ý � ð�` k @ ÚÙ C Ú pc. Auf Grundder revidiertenEntfernunghattedasSystemeinegeringere
Leuchtkraftalszuvor angenommen.Nunwar die Massenbestimmungvon Pikeet al. (1983) in besserer
ÜbereinstimmungzuderrevidiertenLeuchtkraftdesO–Sterns.

5.2 Bestimmungder Bahnelemente

Im folgendenTeil werdendie BahnparameterdesSystemsbestimmt.WiederkanndurchdenVergleich
mit DatenausderLiteraturdieBahnperiodesehrexaktvermessenwerden,bevor mit denHEROS–Daten
die restlichenBahnelementebestimmtwerden.

5.2.1 Die Bahnperiode

In zweiArtikelnwerdendieRadialgeschwindigkeiten von àÀá Vel übereinelangeZeitspanneverglichen.
Pikeetal. (1983) vermaßenPhotoplattenausdenJahren1904,1913,1955und1959.Sieermittelteneine
Periodevon ò ýô=�` � ð � Ó Õ � Õ�Û Tagen.Niemela& Sahade(1980) verglichenBeobachtungenausdem
Jahr1919 mit Datenvon 1962.Dabei fandensie bei Annahmeeiner Periodevon ò ý®=�` � ð Tagen
eineDifferenzvon drei Tagen.Mittels dieserDifferenzschlossensie auf eineneuePeriodevon ò ý
=�` � ð�Õ�Õ � ÓHÕ � Õ�Õ�Õ�Û Tagen.DiesesResultatist allerdingsnicht korrekt. Zwischenden Beobachtungen
liegennur etwa 200 Bahnuml̈aufe,waszu einerkorrigiertenPeriodevon ò ý =�` � ð�Û�ð�Ó�Õ � Õ�Û Tagen
führt. InnerhalbderFehlerstimmendeshalbdie beidenBestimmungenvon Niemela& Sahade(1980)
undPikeet al. (1983) überein.

In Abbildung 5.1 wird die ausden HEROS–SpektrenermittelteBahnl̈osungder H 9–Absorptionmit
Datenvon AbsorptionslinienausdenJahren1904bis 1959verglichen.DieseälterenDatenstammen
von ExpeditionennachChile zwischendenJahren1904und1913durchMill undvon A.D. Thackeray
ausdenJahren1955und1959am Radcliffe Observatory. Veröffentlicht sind die Datenbei Pike et al.
(1983). Esist offensichtlich,daßeseinenVersatzvonca. �4Û�Õ�Ö6×8Ø Ù<Ú zwischendenDatenvonThacke-
ray (markiertmit � ) und denHEROS–Geschwindigkeiten (1995: > , 1996: � ) gibt. Glücklicherweise
ist dieVerteilungderThackeray–Datenderart,daßderZeitpunktdermaximalenRadialgeschwindigkei-
tennahezuunabḧanig vom Wert derSystemgeschwindigkeit ist. Allerdings sinddie älterenDatender
Mills–Expedition( � > ) gegen̈uberDifferenzenin denSystemgeschwindigkeitenempfindlich.Dahersind
dieseDatennur von geringemWert für die Bestimmungder Bahnperiode.Letztlich wurdeeinebeste
Umlaufzeitvon ò ý =�` � ð�Ô�ð4ÓAÕ � Õ�Û Tagenbestimmt,wobeider relativ großeFehlerdemunbekannten
Versatzin denSystemgeschwindigkeitenderDatens̈atzeRechnungträgt.

Die Radialgeschwindigkeiten derPCygni–AbsorptionvonHe I Ü�Ô�`�`�¤ zeigeneinSägezahnprofil(siehe
z. B. Abbildung1 bei Niemela& Sahade1980). Niemela& Sahade(1980) verglichenDatendieserLi-
nie mit Beobachtungenvon Perrine(1920). Beim Vergleich der HEROS–Radialgeschwindigkeiten mit
diesemaltenDatensatzwurdeeinVersatzvon 8 Tagenfestgestellt,wiederunterderAnnahmeeinerPe-
riodevon ò ýg=�` � ð Tagen.DerZeitunterschiedzwischendenBeobachtungenbetr̈agt357Bahnuml̈aufe,
worauseineverbessertePeriodevon ò ýï=�` � ð ��� ÓrÕ � Õ�Õ�ð Tagenfolgt. Die Fehlerabscḧatzunggeschah
hierbeiunterEinbeziehungderDatenvonNiemela& Sahade(1980). DasProblemdieserMethodeliegt
in derTatsache,daßdiePCygni–Absorptionim Wind gebildetwird. Die AnpassungderDatenausdem
Jahr1919andenHEROS–DatensatzgeschiehtbeimschnellenÜbergangderRadialgeschwindigkeiten
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Abbildung 5.1: BeobachteteRa-
dialgeschwindigkeiten verschiede-
ner Absorptionslinien.Kreuze( § )
undPluszeichen( ¨ ) markierendie
HEROS–Messungender H 9 Linie
aus den Jahren 1995 und 1996.
Sterne( ¨ § ) bezeichnenmittlereRa-
dialgeschwindigkeiten der H ì bis
H 10 Absorptionen,die in denJah-
ren 1904bis 1913gewonnenwur-
denund Dreiecke ( � ) beschreiben
Messungenaus den Jahren1955
bis 1959(übernommenvon Pike et
al. 1983). Die durchgezogeneLinie
markiert die ermittelte Radialge-
schwindigkeitskurve für den kom-
biniertenDatensatzmit einerPeri-
odevon

©µª çèêèé¿æ8«èæ Tagen.

Abbildung 5.2: Vergleich
der beobachteten Radialge-
schwindigkeitsvariationen der
PCyg–Absorptionen von He Iâ¾«åêèê8Ã mit Variationen im
Röntgenfluß. Kreuze ( § ) und
Pluszeichen ( ¨ ) markieren die
HEROS–Beobachtungenaus den
Jahren1995 und 1996, Quadrate
( � ) zeigendie Werte von Perrine
(1920). Die Sterne( ¨ § ) beschreiben
den Röntgenfluß(ausWillis et al.
1995). Die Geschwindigkeitensind
in É0ÊÓË ¿^Í gemessen,wohingegen
der Röntgenflußin Einheiten von
Millicounts s¿^Í (um -500 Milli-
countss¿!Í verschoben)angegeben
ist.

vom maximalenauf denminimalenWert bei PhaseÕ � Õ . Wie Abbildung5.2 zeigt, ist dieserÜbergang
exakt mit dem AnwachsendeshartenRöntgenflusseskorreliert (Willis et al. 1995). Wahrscheinlich
ist daherdie Zeitabḧangigkeit der Windendgeschwindigkeitsvariationen mit demÖffnungswinkel der
Schockzonekorreliert, ähnlichder InterpretationderRöntgenvariationen(Stevenset al. 1996). Solche
PḧanomenezeigenwahrscheinlichVariationenvon Zykluszu Zyklus.

BeideBahnperiodenbestimmungen führenzu Resultaten,die innerhalbder Fehlernur knappüberein-
stimmen.Da allerdingsbeideMethoden,wie obenbeschrieben,systematischeEffekte enthalten,die
dasErgebnisbeeinflussen,ist dieseÜbereinstimmungbefriedigend.Da keineMethodeoffensichtlich
überlegenist, wurdedie BahnperiodedurchdasarithmetischeMittel bestimmt:

¯ò ýg=�` � ð�ÔCÓrÕ � Õ�Û�° 7�± n��



50 KAPITEL 5 àÀá VELORUM

Tabelle5.1: BahnelementedesWolf-Rayet–Sternsim Systemì�í Vel berechnetmittelsRadialgeschwindigkeits-
variationenverschiedenerEmissionslinien.Die Bahnperiodewurdeauf einenWert von

©:ª çåê�é æ�« Tagenfixiert
undnurdie HEROS–DatenausdemJahre1996analysiert.

ì�� · ¸ ¹ º » ¼ ½^¿^À
[ É0ÊÌË ¿!Í ] [deg] JD2400000.5+ [ É0ÊÓË ¿^Í ] [ É0ÊÓË ¿^Í ]

C I I I /IV � â²ã8­èæåä - 0.33 66.6 50118.1 122.2 10.5
C I I I â¾­åçåãèä -72.0 0.34 66.1 50118.6 125.4 15.9

C IV â²ãåãåã�Ç -12.9 0.33 68.1 50121.2 125.2 12.2
C IV â²ãåçåê�­ 109.8 0.32 69.0 50121.6 118.1 14.1
C IV â²çåç8«èä -52.3 0.31 71.8 50121.7 119.8 11.6

He I I âDã�­åê8­ 75.7 0.33 64.5 50120.5 110.5 9.7
He I I ÅCâDã�­åê8­ 110.2 0.36 55.1 50118.9 123.5 12.3
He I I Å âDãèê8­åä 140.1 0.38 78.1 50117.5 137.4 28.2

1 KreuzkorrelationsmethodeÞ SimultanerdoppelterGaußfitandie Absorptionunddie Emissionw Laborwellenl̈angen:ï�=�î�Õ � Õ , î�î�î�Û � Õ , î�=�`�ð � ¤ , =�=�Ô�Õ � Õ , î�ï�`�ð � = und î�`�ð�¤ � Ô

5.2.2 Die Geschwindigkeitsamplitude desWR–Sterns

Die Emissionslinienim Spektrumvon à á Vel habeneinekompletteBreite (bei Intensiẗat 0) von etwa
Ó4Û�Ô�Õ�Õ bis Ó �)� Õ�Õ
Ö6×8Ø:Ù<Ú . Es ist nicht einfach,aussolchenLinien eineGeschwindigkeitsamplitude
vonca.

� Õ�ÕÊÖ6×8Ø:Ù<Ú zuextrahieren.Um dieRadialgeschwindigkeitenzumessen,wurdenGaußprofilean
die Emissionenangepaßt.Einzig beimLinienkomplex C I I I/C IV Ü�î�ï�ð�Õ wurdeeineKreuzkorrelations-
methodeverwendet.Ein ungleichschwierigeresProblembeim Messenvon Radialgeschwindigkeiten
ist die Variabilität der Linienprofile im zeitlichenVerlauf.Teile dieserProfilvariationen,wie z. B. die
Linienbreite,erscheinenklar systematisch;andereVer̈anderungensindstochastischerNatur.

Tabelle5.1zeigtdieBahnl̈osungenfür ausgewählteEmissionslinien.Dabeiwurdewieder–durchgleich-
zeitigeVariationaller freienParameter– die SummederquadratischenAbweichungenminimiert (wäh-
renddie BahnperiodeaufeinenWertvon ò ýg=�` � ð�Ô Tagenfixiert war).AußerdenBahnelementengibt
Tabelle5.1auchdieStreuungderBeobachtungenumdieBahnl̈osungan( \^] ÙL_ ). Esstelltesichheraus,
daßeseinerseitsLinien gab,die einenhohenGradanVariabilität aufwiesen,wohingegenandereEmis-
sionendeutlichgeringereVer̈anderungenzeigten.InsgesamtwurdensechsLinien gefunden,die eine
Bahnl̈osungmit einer \ ] ÙL_ –Streuungkleinerals

� Õ@Ö²×8ØJÙ<Ú lieferten.Abbildung5.3zeigtalsBeispiel
die Radialgeschwindigkeitskurvevon C I I I/C IV Ü�î�ï�ð�Õ .
Das \(] ÙL_ der H & –Emissionist doppeltso groß wie die der anderenLinien. Grund hierfür ist die
ÜberlagerungeinerstarkenAbsorptiondesBegleitsternaufderH & –EmissiondesWR–Sterns.Zur Ver-
messungdiesesWellenl̈angenbereichswurdengleichzeitigzwei Gaußprofile(eineAbsorptionundeine
Emission)angepaßt.Ein Beispielhierfür findetsich in Kapitel 3.1,Abbildung3.1, rechts.Obwohl die
Anpassungnicht in allen Wellenl̈angenbereichen optimal ist, reproduziertder DoppelgaußdasLini-
enprofilgut. Es ist allerdingsnicht überraschend,wenndie BestimmungderRadialgeschwindigkeiten
ungenauerwird, wenngleichzeitigzwei unabḧangigeWellenl̈angenverschiebungen und Liniensẗarken
bestimmtwerdenmüssen.Trotzdemist esvon entscheidenderWichtigkeit, die Absorptionbei derBe-
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Abbildung 5.3: Phasendiagrammder
Radialgeschwindigkeiten des C I I I /IV
Linienkomplexesbei ã�­åæèä Å. Pluszei-
chen ( ¨ ) markierendie Beobachtun-
genausdemJahr1996,Rauten( � ) be-
zeichnendie MessungenausdemJahr
1995.

stimmungderRadialgeschwindigkeitenzu ber̈ucksichtigen.Um dieszu demonstrieren,entḧalt Tabelle
5.1 zwei Bahnl̈osungenfür die He I I Ü�î�ï�`�ï –Emission.Bei dereinenBestimmungwurdendie Radial-
geschwindigkeiten mittels eineseinfachenGaußprofilsbestimmt,bei der anderenwurdedie obenbe-
schriebeneDoppelgaußmethodeverwendet.Die Geschwindigkeitsamplitude, die mittelsderDatenmit
einfachemGaußprofilsbestimmtwurde,weichtum ðJ\ vondermittlerenAmplitudederanderenLinien
ab. Im Vergleich zur H & –Linie ist die relative Sẗarke der Absorptionauf der He I I Ü�î�ï�`�ï –Emission
deutlichgeringer. TrotzdemreichtdieseAbsorptionaus,dasZentrumderEmissionderartzu verschie-
ben,daßeinegeringereGeschwindigkeitsamplitude gemessenwird. Auch Niemela& Sahade(1980)
undMoffat etal. (1986) ermitteltenfür He I I Ü�î�ï�`�ï eineGeschwindigkeitsamplitude, die demWertdes
einfachenGaußfitsandenHEROS–Datenentspricht.In beidenPublikationenwurdedaraufverzichtet,
dieseLinie bei derBestimmungderBahndatenzu ber̈ucksichtigen,mit demHinweis,daßdasVerhal-
tendieserEmissionin ähnlicherWeiseauchin anderenWR–Sternenabweicht.Die Ursachefür dieses
besondereVerhaltenwurdegefunden.Es konntegezeigtwerden,daßder Einfluß der Absorptionder-
art korrigiert werdenkann,daßdie He I I Ü�î�ï�`�ï –Linie Bahnelementeliefert, die denWertenderreinen
Emissionslinienentsprechen.

DadieAbweichungendeseinfachenGaußfitsanderHe I I Ü�î�ï�`�ï –Linie systematischerNatursind,wur-
dendiedarausermitteltenBahnelementenichtzurBestimmungderGeschwindigkeitsamplitudebenutzt.
Ebensowurdeauf dasResultatder He I I Ü�î�`�ï�Õ –Linie verzichtet,da hier die Bahnelementedurchdie
großeKorrekturfür diestarkeAbsorptionskomponente besondersunsichersind.Mit denrestlichensechs
LösungenausTabelle5.1 wurdeeineGeschwindigkeitsamplitude von

¯4 hji ý Û ��� Ö6×8Ø:Ù<Ú ermittelt.
Der rms–FehlerdersechsLinien betr̈agt ÔÿÖ6×8Ø Ù<Ú .
Mit ungef̈ahr50 Messungenbei denPhasenmit maximalerGeschwindigkeitsamplitude, sollte jedeLi-
nie eineAmplitudengenauigkeit von 1/7 ( Y Û�� " ð�Õ ) seiner \ ] ÙL_ –Werteerreichen.Darausfolgt eine
Genauigkeit von ca.1.5 bis 2 Ö6×8Ø Ù<Ú derAmplitudenfür jedeeinzelneLinie (vergleicheTabelle5.1).
Die Standardabweichungvom Mittelwert der sechsLinien ist größerals obigeAbscḧatzungfür den
FehlerdereinzelnenLinien. Esliegt daherdie Vermutungnahe,daßhier weiteresystematischeEffekte
vorliegenunddiesechsResultatenichtzufällig verteiltsind.AusdiesemGrundwurdedaraufverzichtet,
denFehlerdermittlerenAmplitudeum

" ï zureduzieren.StattdessenwurdealsUnsicherheitderFehler
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Tabelle5.2:BahnelementedesBegleitsternsim Systemì�í Vel berechnetmittelsRadialgeschwindigkeitsvariatio-
nenverschiedenerAbsorptionslinien.DieBahnperiodewurdeauf

©�ª çåê�é æ�« Tage,dieExzentriziẗatauf · ª ä�é¬«�Ä8­
fixiert. EswurdekeineKorrekturauf GrunddesEinflussesderWR–Emissionendurchgef̈uhrt.

ì ¸ ¹ º » ¼ ½^¿^À
[ É0ÊÌË ¿!Í ] [deg] JD2400000.5+ [ É0ÊÓË ¿^Í ] [ É0ÊÌË ¿!Í ]

H 9 â¾«åê�«åæ 13.2 238.2 50119.5 48.9 5.6
H ÏNâ�«�Ãåçåä 4.2 242.3 50119.9 47.4 5.6
H ë â²ãåê�­8Ç -14.6 249.9 50120.1 67.1 13.5

He I â¾«åêèê8Ã 6.0 263.5 50119.4 63.6 9.9
He I â²ãåãèç8Ç -2.5 260.9 50118.6 48.8 10.9

einereinzelnenLinie angenommen:

¯4 h{i ýTÛ ��� Ó � Ö6×8Ø Ù<Ú �

5.2.3 Geschwindigkeitsamplitude desBegleitsterns

Innerhalbdesvon HEROS überdecktenSpektralbereichssind alle Absorptionenauf mindestenseiner
Emissionslinieüberlagert.Im einfachstenFall ist dabeidie AbsorptiondesBegleitersauf derentspre-
chendenEmissiondesWR–Sternsaufgesetzt.Währendder Phasenmit maximalenRadialgeschwin-
digkeiten befindetsich dabeidie Absorptionauf densteilenFlanken der Emission.Die Neigungder
Emissionbewirkt dabeiein VerschiebendesAbsorptionslinienzentrums zu denLinienflügeln.Ein di-
rektesVermessenderAbsorptionszentrenwürdedahersowohl die maximalpositive alsauchdie maxi-
mal negative Radialgeschwindigkeit desBegleitsterns̈uberscḧatzen.OhneeineKorrekturfür die WR–
Emissionwürdedamit zwangsl̈aufig einezu großeGeschwindigkeitsamplitude gemessenwerden.Ta-
belle5.2 zeigtdie ermitteltenBahnelementedesBegleitsterns,wennkeineKorrekturfür die Emission
durchgef̈uhrt wurde.Abhängigvon derSẗarke undderForm derWolf-Rayet–EmissionwerdenAmpli-
tudenbis ï�=�Ö²×8ØJÙ<Ú ermittelt. Mit demWissen,daßdieseWertezu großsind, liefern sie jedochein
oberesLimit für die Geschwindigkeitsamplitude desO–Sterns.InteressanterweiseermitteltenNiemela
& Sahade(1980) undMoffatetal. (1986) Geschwindigkeitsamplitudenvon =�Õ�Ö6×8Ø:Ù<Ú bzw. `�ÔQÖ²×AØ:Ù<Ú .
Auf Grundder mit Tabelle5.2 ermitteltenoberenGrenzekönnendieseResultateals systematischzu
großangesehenwerden.Die Lösungenvon H ´ und H 9, für die Bahnelementemit einersehrkleinen
\^] ÙL_ –Streuunggefundenwurden,setzensogareinnochstrengeresoberesLimit für dieAmplitudedes
O–Sterns:4 ]�¦&ð�Õ Ö6×8Ø:Ù<Ú .
Esist offensichtlich,daßderEinflußderWR–Emissionkorrigiertwerdenmuß.Allerdingsist diesnicht
trivial. EinigeAbsorptionensinddurchanderederartgesẗort, daßesnichtmöglich ist, einezuverlässige
Korrekturanzubringen.Leider geḧorendie beidenLinien mit denniedrigsten\^] ÙL_ –Wertenin diese
Kategorie.EineInspektionderWellenl̈angenbereicheum H ´ undH 9 zeigtvielenÜberlagerungenvon
Spektrallinien.Die geringeStreuungdieserLinien läßtdaraufschliessen,daßdie Störungendurchden
WR–Sterngeringsind.AllerdingsliegenHe I I–Emissionen(Pickering–Serie)beidenWellenl̈angender
Wasserstoffabsorptionen, auchwenndiesehiernicht isoliertwerdenkönnen.
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Tabelle 5.3: BahnelementedesBegleitsternsim Systemì6í Vel berechnetmittelsRadialgeschwindigkeitsvaria-
tionenverschiedenerAbsorptionen.Die Bahnperiode,die Exzentriziẗat und der Periastronwinkel wurdendabei
fixiert (

© ª çåê�é æ�« Tage, · ª äèé;«8Ä�­ und ¸ ª Äåãèê[þ ). Der Einfluß der WR–Emissionwurdedabeimittels der
Methodena,b oderc ber̈ucksichtigt.

ì ¹ º » ¼�½^¿!À
[ É0ÊÌË ¿!Í ] JD2400000.5+ [ É0ÊÌË ¿!Í ] [ É�ÊÓË ¿!Í ]

H ë � âDãèê8­�Ç -11.3 50121.9 39.6 11.3
H ë^Æxâ²ãåê�­8Ç -17.9 50120.9 37.4 11.9

He I/I I �Qâ²ãåä�Äåæ 31.1 50120.5 37.9 10.7
He I Å â²ãåãèç8Ç -17.6 50118.2 37.9 10.5

He I Æ�� � â²ãåãèç8Ç 1.5 50116.7 38.4 8.8

He I I �ÿâDã�­åê8­ 18.5 50120.8 35.7 26.5
He I I � âDæèã8Ç8Ç 35.5 50119.8 41.6 16.8

1 GleichzeitigerDoppelgaußfitandieAbsorptions-unddie EmissionskomponenteÞ WR–Emissionlokal durcheineGeradeapproximiertw Fit an die Absorption,nachSubtraktioneinesmittlerenWR–Emissionsprofils(verschobenum
die Bahnl̈osungdesWR–Sterns)3 Hohenegative Radialgeschwindigkeitenum Phase0.9ausgenommen

Um denEinflußderWR–Emissionenzu ber̈ucksichtigen,wurdenmehrereAnsätzeduchgef̈uhrt. Zum
einenwurdeein Doppelgaußprofilan die Spektrallinieangepaßt;weiterhinwurdeein mittleresEmis-
sionsprofil(korrigiert um die jeweilige Bahnbewegung)von derAbsorptionabgezogen.Die Resultate
zeigtTabelle5.3. In beidenFällen limitierte die intrinsischeVariationderEmissionsliniedie Genauig-
keit derErgebnisse.Dies ist besondersoffensichtlich,wennein mittleresProfil subtrahiertwird. Doch
auchdie Doppelgaußmethodebleibt davon nicht unbeeinflußt:mancheLinienprofile werdendeutlich
schlechterreproduziert.Grunds̈atzlich ist jedeKorrekturvon systematischenFehlernbetroffen, undes
ist nichtauszuschliessen,daßdiehiergewähltenAnsätzesystematischzuzugroßenKorrekturenführen.
Da nur eineKorrekturfür isolierteEmissionensinnvoll ist, wurdenletztlich mit fünf Linien die Bahn-
elementedesO–Sternsbestimmt.Für die Geschwindigkeitsamplitudeergibt sich:

¯4 ])ýTÔ�` � î@Ó � Ö²×AØ Ù<Ú �

DabeiwurdendieHe I Ü�î�Õ � ð unddieMittelwertederbeidenResultatevonHe I Ü�î�î�=�Û undH & entspre-
chendihrenniedrigen\ ] ÙL_ –WertenhöhergewichtetalsdieHe I I Ü�Ü�î�ï�`�ï�Ùnð�î�Û�Û –Linien.Derangegebe-
neFehlerentsprichtderStandardabweichungdieserfünf Ergebnisse.In AnbetrachtderSchwierigkeiten
beimVermessenderAbsorptionenerscheinteinFehlervon

� Ö²×AØ:Ù<Ú sehrklein,allerdingsist einebesse-
re Methodezur Fehlerabscḧatzungnicht bekannt.Wie bei denEmissionslinienwurdeauchhier auf die
ReduzierungdesFehlersum die QuadratwurzelderAnzahlderMessungenverzichtet,da nicht davon
auszugehenist, daßdie Resultatezufällig umdie korrekteAmplitudeverteilt sind.
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5.2.4 Die restlichenBahnelemente

Die Exzentriziẗat kann als einzigesBahnelementohnegroßeSchwierigkeiten bestimmtwerden.Die
fünf EmissionslinienohneAbsorptionsanteil(aufgelistetin Tabelle5.1) lieferneinenWertvon

¯ó ù � ýTÕ � Ô � ï@ÓrÕ � Õ�Û �
Die durchschnittlicheExzentriziẗat der Absorptionenbetr̈agt

¯ó 1IÞ#ß�ý Õ � Ô�`uÓ2Õ � Û . Innerhalbder Fehler
stimmendie beidenWerteüberein.Allerdingsliefern die Absorptioneneineum denFaktor10 größere
Unsicherheit.Aus diesemGrundwurdedie mittlere Exzentriziẗat der Emissionenfür die Analyseder
Absorptionenverwendet(vergleicheTabellen5.2und5.3).

Mittels derEmissionslinienwurdedie mittlerePeriastronl̈angeberechnet:̄ø ý ï�` � Ô a . Die Standardab-
weichunghierbeibetr̈agt

� � Ô�a , allerdingserscheintdieVerteilungderWertenichtzufällig, sonderneher
bimodal.Die einzelnenWinkel sindwahrscheinlichdurchsystematischeEffektebeeinflußt.Ausdiesem
GrundwurdederFehlersogroßgewählt,daßalleResultate(außerHe I I Ü�î�`�ï�Õ ) ber̈ucksichtigtwerden:

¯ø hji ýTï�` Órî a �
Die Absorptionslinienliefern stark gestreuteWerte für die Periastronl̈ange(vergleicheTabelle5.2).
Mit der Annahmeø ]Òý ø h{i � Û�`�Õ a ergebensich \(] ÙL_ –Werte,die nur marginal größersind, als
bei derAnalysemit freier Periastronl̈angeø . Da eskeineGründegibt, für denO–Sterneinenanderen
Periastronwinkel als ø ] ý ø hji � Û�`�Õ�a anzunehmen,wurdeein Wert von ø ] ý � î�`�a festgesetzt,mit
demdie BahnelementedesO–Sternsbestimmtwurden(Tabelle5.3).

Das mittlere Periastrondatumsowohl der Emissionenals auch der Absorptionslinienbetr̈agt ô õ ý� î�ð�Õ�Û � Õ � ð (Tabellen5.1 und 5.3). Die Standardabweichungliegt bei Û � ï Tagen,allerdingserscheint
auchhier, wie zuvor schonbei der Periastronl̈ange,die Verteilungbimodal.So wurdeauchhier der
Fehlerderartgewählt,dasmöglichstvieleWertederPeriastronzeitbestimmungber̈ucksichtigtwerden:

¯ôpõ ý Ú�Û � î�ð�Õ�Û � Õ � ð4Ó � � Õ �
Im nächstenAbschnittwerdendieUnterschiedezwischeneinzelnenLösungenim Detail diskutiert.Mit
diesemErgebnisund der bekanntenPeriodefolgt die Ephemeridefür die ZeitpunktedesPeriastron-
durchgangs:

Ú�Û?�2Ü n�Ý ú 7 Ø 6 Ý-� û � ý � î�ð�Õ�Û � Õ � ð � =�` � ð�ÔJ5 �
Wenn nicht anderesvermerkt,werdenim RahmendieserArbeit die Phasenbeziehungenvon à á Vel
mittelsdieserEphemerideberechnet.

Für spezielleAnwendungenist esallerdingssinnvoll, die Phaserelativ zur KonjunktionderSternean-
zugeben.DerWolf-Rayet–Sternsteht48TagenachdemPeriastrondurchgang,d. h. zurPhaseb ýTÕ � ï�Û ,
vor demO–Stern:

Ú�Û?�¬Þ£| S
��Ý
ßz� ý � î�ð�Õ�Û�ï�` � ð � =�` � ð�ÔJ5 �

Die Ephemeridenunterscheidensichvon denen,die Moffat et al. (1986) angeben.Soliegt dermit dem
HEROS–SpektrenermitteltePeriastrondurchgangum 1.3 Tagevor und derZeitpunktderKonjunktion
um 1.9TagenachdenZeitpunkten,die von Moffat et al. (1986) angegebenwerden.Die Periastronzeit
von Niemela& Sahade(1980) liegt um 2.9Tagenachdemmit obigerGleichungermitteltenDatum.
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Prinzipiell sollteesim SystemàÀá Vel möglichsein,dieSystemgeschwindigkeit mit derselbenGenauig-
keit wie die derGeschwindigkeitsamplitudenzuermitteln,dahierphotospḧarischeAbsorptionenbeob-
achtbarsindundnicht aufEmissionendesWR–Sternszurückgegriffen werdenmuß.Diesist allerdings
offensichtlichnichtderFall (vergleicheTabelle5.3).Wahrscheinlichliegt derGrundfür diegroßeStreu-
ungder à –Geschwindigkeitensowohl in dermöglicheninkorrektenNormalisierungderSpektrenoder
aucheventuellin falschenReferenzwellenlängen.Um denerstenGrundzuverstehen,seidaranerinnert,
daßhier Wellenl̈angenverschiebungen an sehrbreitenAbsorptionstr̈ogengemessenwurden.O–Sterne
rotierenmit einerGeschwindigkeit von . / Ý d�Ø ú_û ÷ ý ��� Õ�Ö6×8Ø:Ù<Ú (Baadeetal.1990). Daherbesitzendiese
Linien ein flachesLinienzentrumundeineBreite,die fünfmalgrößerist alsdie bestimmteGeschwin-
digkeitsamplitude.WenndasdarunterliegendeKontinuumeinenfalschenVerlauf hat, ist esmöglich,
Verschiebungenvon einigen Ö6×8Ø:Ù<Ú zu erhalten.Der zweiteGrundist einsichtig,wennmanbedenkt,
daßzwei der drei Linien ausTabelle5.3, die Lösungenmit kleiner Streuungliefern, Mischungenaus
Übergängenmit leichtverschiedenenWellenl̈angen(sog.Multiplettsoder

”
blends“ ) sind.Solangenicht

dasVerḧaltnisderLiniensẗarke derKomponentenbekanntist, kanndieeffektive Wellenl̈angedieserLi-
nienmischungnicht berechnetwerden.Um letztlich die Systemgeschwindigkeit zu erhalten,wurdeder
Mittelwertderfünf Linien ausTabelle5.3gebildetunddieStandardabweichungalsMaßfür dieGenau-
igkeit verwendet:

àÁýg= Ó � Ô Ö6×8Ø Ù<Ú �

5.2.5 Der C I I I/C IV–Linienkomplex

Wie bereitsim vorangegangenUnterkapitelerwähnt,zeigendie DatendesPeriastrondurchgangsder
Emissionslinien(Tabelle5.1) einebimodaleVerteilung.Die C IV Ü�Ü�î�î�î�Û ; î�=�`�ï ; =�=�Ô�Õ –Linien liefernôpõ ý � î�ð�Õ�Û � Û � ¤ , wohingegenbeiC I I I/C IV Ü�î�ï�ð�Õ undbeiderC I I I Ü�ï�=�î�Õ –Linie ein ô�õ ý � î�ð�Õ�Û�Û�` � ¤
ermitteltwird. Die DifferenzvondreiTagenist signifikant.DieszeigtAbbildung5.4,wo dieDatens̈atze
von C I I I/C IV Ü�î�ï�ð�Õ undC IV Ü�î�î�î�Û aufgetragensind.

Abbildung 5.4: Radialgeschwin-
digkeiten der Kohlenstoffemissio-
nen bei ã�­åæèä Å ( ¨ ) und ã%ãåã�Ç Å
( � ). Zur besserenVergleichbar-
keit wurden beide Datens̈atze auf
die Systemgeschwindigkeit ä ge-
setzt. Die Bahnl̈osungen (gem̈aß
den Parameternaus Tabelle 5.1)
sinddurchdiedurchgezogeneLinie
(für C I I I /IV âDã�­åæèä ) unddie gestri-
chelteLinie (für C IV âDãèãåã8Ç ) mar-
kiert. Die Zeitachsezeigtdasmodi-
fizierteJulianischeDatum.

DiesesPḧanomenbleibtunverstanden.Soliefert z.B. dieC I I I Ü�ï�=�î�Õ –Linie eineBahnl̈osung,diein per-
fekterÜbereinstimmungmit denC IV–Linien steht(speziellein Periastrondatumvon ôpõ ý � î�ð�Õ�Û � Û � ¤
liefert), wenn die Routinezur Linienvermessungderartabgëandertwird, daßdie benachbarteHe I I
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Ü�ï�ï�`�Ô miteinbezogenunddie Linienbreitefixiert wird. DiesesResultatlegt denSchlußnahe,daßdie
VerschiebungbeiderC I I I Ü�ï�=�î�Õ –Linie nichtrealist.DasPeriastrondatumderHe I I Ü�î�ï�`�ï –Linie geḧort
ebenfalls zur GruppederLinien mit frühemPeriastrondatum.EinegenaueUntersuchungderRadialge-
schwindigkeitskurve dieserLinie zeigt jedoch,daßdasfrühePeriastrondatumseineUrsacheim Peria-
stronwinkel hat,derbetr̈achtlichvondenenderanderenLinien abweicht.Sogeḧort wahrscheinlichauch
die He I I Ü�î�ï�`�ï –Emissionnicht zur GruppederLinien mit einerVerschiebungim Periastrondatum.

Andererseitsscheintder Effekt bei der starken C I I I/C IV Ü�î�ï�ð�Õ –Linie real. Es wurdenverschieden-
steLinienanpassungendurchgef̈uhrt (mehrereGaußfunktionenmit allenmöglichenKombinationenvon
freienundfixiertenLinienbreiten).EsergabsichkeinesignifikanteVer̈anderungzudenBahnelementen,
diein Tabelle5.1gegebensind;im besonderenzeigtesichimmerdieVerschiebungdesPeriastrondurch-
gangsgegen̈uberanderenLinien. Und obwohl die Radialgeschwindigkeitskurve derHe I I Ü�î�`�ï�Õ –Linie
nicht sehrgenaudefiniertist, scheintes,daßauchdieseLinie einensignifikantenVersatzvon etwa vier
TagenbeimPeriastrondurchgangzeigt.

HydrodynamischeBerechnungenderKollision von WR–Windenmit denWindenderbegleitendenO–
SternesageneineSchockzoneanderWind-Wind–Kontaktfl̈achevoraus.Es liegt daherdie Hypothese
nahe,daßdie Linienprofiledurchzus̈atzlicheEmissionausderSchockzonegesẗort sind.Da derImpuls
desWR–Windesbei à(á Vel deutlich größer ist als der desO–Sterns,befindetsich dieseSchockzo-
ne nahedesO–Sterns(sie umḧullt denSternsozusagen)und dasgeschockteGasfließt nahezuradial
vom WR–Sternweg (durchdie Bahnbewegung ist dieseSymmetrieleicht gesẗort). Es erreichtdabei
Geschwindigkeitenvon der Größenordnungder WR–Windendgeschwindigkeit (vergleicheAbbildung
2 bei Walder1995; Stevenset al. 1996). DiesevorgeschlageneSchockzonenemissionkann nicht als
zus̈atzlicheEmissionbeobachtetwerden,sondernsieverbreitertdasLinienprofil derart,daßim Ganzen
eineVerschiebung zum blauenWellenl̈angenbereichgemessenwird, wenndie Sternein Konjunktion
stehenunddabeiderWR–SternhinterdemO–Sternsteht,bzw. eineVerschiebung zum rotenBereich
zuZeitenderzweitenKonjunktion,wennderWR–Sternvor seinemBegleitersteht.Zu ZeitenderQua-
dratur, wenndie höchstenRadialgeschwindigkeiten gemessenwerden,sinddie Linienzentrennicht be-
einflußt.Dieserklärt,warumsichdie Geschwindigkeitsampliude nicht ändert.

DieserHypothesefolgendwürdemaneinesystematischeVariationderLinienbreiteerwarten.Tats̈ach-
lich kannbei denHEROS–SpektreneinesystematischeVariationabḧangigvon derBahnpositionbeob-
achtetwerden.Allerdingswird anstattzweierMaximain derLinienbreitenur einesbeobachtet.Dieses
MaximumallerdingserscheintzumZeitpunkteinerKonjunktion,in Einklangmit demvorgestelltenMo-
dell. TrotzdemerscheintdasModell letztlich zu simpel.Man ben̈otigt dahereinedetaillierteUntersu-
chung,um die komplexe NaturdiesesPḧanomenszu verstehen.Da esallerdingsin denResonanzlinien
im ultraviolettenSpektralbereichklareHinweiseaufkollidierendeWindegibt (St-Louisetal. 1993), ist
essehrgut möglich,daßdie beobachteteVerschiebungdesPeriastrondatumswenigstensderC I I I/C IV

Ü�î�ï�ð�Õ –Linie realist undaufzus̈atzlicheEmissionzurückgef̈uhrt werdenkann,dienicht im ungesẗorten
WR–Wind entsteht.Ein zus̈atzlicherAnhaltspunktfür diesesSzenariowurdevon St-Louis(1996) ge-
funden.Sie berichtetvon phasenabḧangigerVariabilität im Linienprofil der C I I I Ü�ð�ï�¤�ï –Linie (diese
Emissionfällt leider in die spektraleLücke von HEROS). Der gleicheTyp von Profilvariationenwurde
erfolgreichfür WR79von Lührs(1997) mit einemeinfachenModell einerSchockzonemodelliert.

Ähnliche Pḧanomenewurdenauchschonin anderenWR–Doppelsternsystemenbeobachtet.Bertrand
(1995) beobachteteein schiefesLinienprofil im Falle von WR133.Moffat & Seggewiss(1977) fanden
einePhasenverschiebungum fasteineviertelPeriodein derC I I I Ü�ð�ï�¤�ï –Emissionvon � Mus.Auch im
RahmendieserArbeit wurdenbeim SystemHD 5980variableLinienbreitenbeobachtet(vgl. Kapitel
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6.2.2).Bei all diesenBeobachtungenwird vermutet,daßsie in Verbindungmit Effektenvon kollidie-
rendenWindenstehen.

5.2.6 Die Inklination

Eine Analyseder Radialgeschwindigkeitsvariation liefert keine Bestimmungder Bahnneigung÷ . Bei
WR22konnteunmittelbaraufGrundderBedeckungsver̈anderlichkeit desSystemsaufeineInklination
von ÷ Y ¤�Õ�a geschlossenwerden.Dies ist bei à á Vel nicht möglich, so daßandereMethodennur
BestimmungdiesesBahnelementesbenutztwerdenmüssen.St-Louis et al. (1987) ermittelteneinen
Wert von ÷ ý®=�Õ�a für dasSystem.Ihr Wert basiertauf polarimetrischenBeobachtungen,allerdings
wurdezurAnalyseeinWertvon ó ýTÕ � î�Õ für dieExzentriziẗat angenommen.DadieserWertsignifikant
von dem mit HEROS ermitteltenWert abweicht,wurdendie Polarisationsdatenmit ó ý Õ � Ô � ï neu
analysiert.In Abbildung 5.5 werdendie berechnetenStokes Parametermit denbeobachtetenWerten
vonQ undU verglichen.Wie beiSt-Louisetal. (1987) wurdedabeieinModell vonBrown etal. (1982)
benutzt,daseinepunktf̈ormige Lichtquelleam Ort desO–Sternsannimmtund eineStreuregion, die
sich am Ort desWR–Sternsbefindet.Es wurdensiebenfreie ParameterangepaßtdurchMinimierung
von � ý X á� � X á � , wobei

X � ý�� ÝIÞ#ß�� �9wx1����!� õ und
X � entsprechend.Man erḧalt beste

Lösungenvon ÷ ý?ï�` a , ô�õ ý � î�ð�Õ�Û�Û�¤ � ¤ , Ü�"�ý?Û�î�Õ a � �$# >'¤�Õ a � , ù ý?Û�î � a � � Û�`�Õ a � , s¾ã ý?Õ � Õ � = und
Polarisationenvon � õ ýTÕ � Õ�=�¤ % und % õ ý��4Õ � Õ�`�= %. DerZeitpunktdesPeriastrondurchganges ô õ ist
in sehrguterÜbereinstimmungmit demausder Radialgeschwindigkeitsanalyse ermitteltenWert. Die
Analyseist bez̈uglich diesesParameterssehrempfindlich,sodaßeineGenauigkeit von etwaeinemTag
für ô�õ angenommenwerdenkann.Der Periastronwinkel betr̈agt ø ý Ü�"��:¤�Õ�a[ý0ð�Õ�a , wasvom Wertø ýTï�` a derRadialgeschwindigkeitsanalyse abweicht.Allerdingsist für diesenParameterderFit andie
Polarisationsdatennicht sehrempfindlich,sodaßdieseDifferenzwohl nicht signifikantist.

Manfindet,daßdiegëanderteExzentriziẗat die resultierendeInklinationkaumbeeinflußt.Ein Vergleich
von Abbildung 5.5 mit Abbildung 7 von St-Louiset al. (1987) zeigt,daßdie Lösungeneinennahezu
identischenVerlaufhaben.Der einzigeoffensichtlicheUnterschiedliegt in dergrößerenAmplitudebei
St-Louiset al. (1987). DieseAmpliutdewird durch s¾ã beschrieben,dessenWert deutlichkleiner ist als
dervon St-Louiset al. (1987) ermittelteWert (s¾ã�ý>Õ � Õ�î�ð ). Der Hauptgrundfür die unterschiedlichen

Abbildung 5.5: Vergleich der
beobachteten Stokes–Parameter&

(markiert durch § ) und '
(markiert durch � ) von St-Louis
et al. (1987) mit berechneten
Werten, die mittels des Modells
von Brown et al. (1982) ermittelt
wurden. Die durchgezogeneLinie
markiertdiebesteLösungfür einen
Inklinationswinkelvon ý ª ­èê[þ , die
gestrichelteLinie gibt die Lösung
für ý ª Ãåä þ .
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Lösungendürfte darinbestehen,daßbei derAnalysevon St-Louiset al. (1987) ein größererDatensatz
mit polarimetrischenBeobachtungenauchmindererQualiẗat benutztwurde.

Die AmplitudederPolarisationsvariationhängtvon derAnzahlundderVerteilungderStreuzentrenab,
d. h. denfreienElektronenim Wind desWR–Sterns.Mit derTheorievonSt-Louisetal. (1988), dieauf
demStreumodellvon Brown et al. (1978) basiert,ist esmöglich,eineMassenverlustratezu berechnen.
Mittels desdurchgef̈uhrtenPolarisationsfitswurdeeineHalbachsevon ( " ý�Õ � Õ�` % in derQ-U–Ebene
bestimmt.Dies führt zu einemMassenverlust von )E ¢ =+*pÛ�Õ Ù � EP}�Ú 7-, Ý Ù<Ú (nachGleichung6 bei
St-Louiset al. 1988). Der interessanteAspektdieserZahl ist die Tatsache,daßsie mit einerMethode
ermitteltwurde,die proportionalzur Dichteist. Im Gegensatzdazuhängendie Massenverlustraten,die
auf Flüssenim Radiobereichbasieren,vom QuadratderDichteab. Schaereret al. (1997) berechneten
einenMassenverlustvon )E ý0Ô.*6Û�ÕDÙ0/JE } Ú 7-, Ý Ù<Ú mit Hilfe derHIPPARCOSDistanz,desmm–und
Radioflussesvon Leitherer& Robert(1991) und Hogg (1985) undderermitteltenWindendgeschwin-
digkeit von Eenens& Robert(1994). DasVerḧaltnis derbeidenMassenverlustbestimmungen führt zu
einer Abscḧatzungder

”
Verklumpung“ (engl. clumping) desWR–Windes.Die obigenWerte liefern

einenVerklumpungsfaktor von ungef̈ahr vier, der rechtgut mit demvon Moffat & Robert(1994) aus
LinienprofilvariationenermitteltenWertvon drei übereinstimmt.

Viel entscheidenderals die obigenErgebnisseist jedochfolgenderwichtiger Unterschiedzu denRe-
sultatenvon St-Louiset al. (1987): WährenddieseAutoreneinenBereichvon ð�Õ a21 ÷ 1 `�Õ a für die
Inklinationbestimmten,zeigtedieAnalysederveröffentlichtenPolarisationsdatenmit denverbesserten
BahnparameternkeineEinschr̈ankungfür die Bahnneigung÷ . Abbildung5.6 zeigt die Abweichungen
der jeweils bestenFits für gegebenenInklinationswinkel. Für alle möglichenInklinationenergibt sich
einekleinererms–Abweichungals \ ýTÕ � Õ�î�Û %, demWert,dervonSt-Louisetal. (1987) für denbesten
Fit gefundenwurde.

Abbildung 5.6: ResultierendeFeh-
ler der Fits zu den beobachteten
Stokes–ParameterQ und U (vgl.
Abbildung 5.5) als Funktion der
gewähltenInklination.

Obwohl bei derneuenAnalysedie addiertenquadratischenAbweichungenum î�Õ % im Vergleichzur
Lösungbei St-Louis et al. (1987) verbessertwurden,sind die Datenpunkteum den Fit nicht derart
verteilt, wie manesbei zufälligen Verteilungendurch instrumentelleUnsicherheiterwartet.St-Louis
et al. (1987) gebendie instrumentelleStreuungmit \ lmWJß d�ý Õ � Õ�Û�Ô % Polarisationan. Es muß daher
einenEffekt unbekannterHerkunft geben,der die Beobachtungenbeeinflußt.St-Louis et al. (1987)
vermuteneinenZusammenhangmit dennichtradialenPulsationendesO–Sterns,wie siebeiBaadeetal.
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(1990) berichtetwerden.UnterderAnnahme,daßdieAbweichungentrotzdemzufälligerNatursind,mit
\wý^Õ � Õ�Ô�ð % Polarisation(demkleinsterms–Wert desneuenFits),kannein Vertrauensintervall für die
rms–Abweichungenangegebenwerden:\ ýTÕ � Õ�Ô�ðDÓ[Õ � Õ�Õ � = % Polarisation.Fürdieunwahrscheinlichste
Inklinationvon ÷ ýg¤�Õ�a wird eineAbweichungvon Õ � Õ�Ô�¤ % Polarisationberechnet.Dasheißt,daßauch
dieserFit nurum

� \ vonderbestenAnpassungabweichtunddamitimmernocheineWahrscheinlichkeit
von Û�ð % hat.Diesist ausAbbildung5.5ersichtlich,wo zurLösungvon ÷ ýTï�` a (durchgezogeneLinie)
auchdie Lösung÷ ý ¤�Õ�a (gestrichelteLinie) eingezeichnetist. Schondie Inspektionper Auge läßt
erkennen,daßbeideKurven die Datengut anpassen.Offensichtlichsind die Polarisationsdatennicht
genaugenug,um die Inklination desSystemszubestimmen.

Allerdings ist eineEingrenzungder Inklination mittels andererÜberlegungenmöglich. Moffat (1977)
fand keine Bedeckungin der Lichtkurve. Damit kann eine Obergrenzefür die Inklination bestimmt
werden.Mit Radienvon á~]Áý�Û�Ô � � |�} und á h{i31 � |�} (Schaereret al. 1997) sowie einerkleinsten
SeparationderbeidenSternevon ö Øiú_û ÷ ýÒÛ�ï�Û � `.*²Û�Õ � km in Konjunktion(vergleicheTabelle5.5 und
Abbildung5.7),folgt eineInklinationvon ÷ ¦ `�î � ï�a .
Van der Hucht et al. (1997) und Schaereret al. (1997) benutztendie von HIPPARCOS gemessene
Distanzzu à á Vel, die Periodeund die beobachteteSeparationder beidenDoppelsternkomponenten
(Hanbury-Brown et al. 1970), um die GesamtmassedesSystemszu bestimmen.SiefandenE hji<k ] ý� ¤ � ðÿÓ Û�ð � ¤uEP} . DurcheinenVergleichmit demWert E h{i�k ]
Øiú_û C ÷ derHEROS–Analyse(Tabelle5.5)
folgt eineInklination von ÷ ýó`�Û a . Allerdingsist auf GrunddergroßenUnsicherheitderGesamtmasse
die Inklination nichtsehrgenau.Trotzdemliefert dieseAnalyseeinenunterenWertvon ÷54 ð�= a .
Mittels einerSpektralanalysedesO–Sternsvon à(á Vel ermitteltenSchaereret al. (1997) seineLeucht-
kraft. Durch Vergleich mit Entwicklungsmodellenvon Einzelsternenergab sich so eine Massevon
E¡] ý � ¤1Ó î#E�} . EineKombinationmit demausdenHEROS–DatenermitteltenWert von EP]uØiú_û C ÷
(Tabelle5.5) führt zu einemWert von ÷ ýFï�ð a Óî` a . Der angegebeneFehlerergibt sich dabeinur
ausdenFehlernderLeuchtkraftundderMassenbestimmungundbeinhaltetnicht die Unsicherheitdes
Entwicklungspfades.

Die letzteAnalysemit ihremFehlerschließtalle LösungendervorherigenMethodenmit ein.Als guter
Kompromißwird dieserWertalsderwahrscheinlichsteInklinationswinkel gewählt.

5.3 Windbedeckungseffekte

Im Gegensatzzu WR22 sind in den Spektrenvon à á Vel Windbedeckungseffekte sichtbar. Grund
hierfür ist der im Vergleich zu WR22 dichtereSternwind,der für einesignifikanteSchẅachungdes
O–Sternlichtesim Wind sorgt. Vorteilhaft für die Analyseist auchdasstarke SignaldesBegleiters(der
O–Sternist im Gegensatzzu WR22 im Spektrumleicht auszumachen),dasgute ����� –Verḧaltnis und
die Möglichkeit, denultraviolettenBereichmittelsIUE–Spektrenzu untersuchen.

5.3.1 Zyklus-zu-Zyklus–Variationen und Aufbereitung der Daten

Wie in Kapitel 3.2 ausgef̈uhrt, ist eineSuchenachWindbedeckungseffekten in denSpektrennur sinn-
voll, wennSpektrallinienbeiunterschiedlichenEpochen,abergleicherPhasenlageeinenähnlichenVer-
lauf zeigen.Für àÀá Vel liegenoptischeSpektrenausdenJahren1995und1996undUV–Datenausden
Jahren1978bis1996vor.
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Abbildung 5.7: Bahnellip-
se des O–Sterns im Systemì�í Vel relativ zur ruhenden
Wolf-Rayet–Komponente(bei 0;0),
berechnetmit den in dieserArbeit
ermittelten Bahnparametern.Die
Positionen des O–Sternssind in
Absẗandenvon ð ª äèé¿ä8Ç markiert.
Die Inklination ist nicht ber̈uck-
sichtigt, d.h. der Beobachtersieht
nur eineprojizierteEllipsemit dem
Projektionsfaktor Ë6�7�Lý mit ý ª ­åæ	þ .

Ein VergleichstrategischerLinien zeigt,daßdie Zyklus-zu-Zyklus–Variationen bei à(á Vel geringsind.
SelbstübereinenZeitraumvon fast20 Jahrenver̈andernsichdie Profilverläufenur sehrwenig.Einzig
derVergleichvon UV–SpektrenderLWP–undderLWR–KamerazeigtsẗarkereDifferenzen.Da diese
jedochinstrumentellbedingtsein können,wird auf die Einbeziehungder LWR–Spektrenverzichtet
unddieWindbedeckungsanalyse nurmit den(zahlreicheren)LWP–Spektrendurchgef̈uhrt.Dieshatden
NachteilderetwasschlechterenPhasen̈uberdeckungin diesemWellenl̈angenbereich.

Zur weiterenBearbeitungwurdensämtlicheSpektrenmit Hilfe derneuenBahnparameter(sieheTabelle
5.5) ins RuhesystemdesWolf-Rayet–Sternstransformiert(mittelsderMIDAS–RoutineREBIN/II).

AnschließendwurdenDifferenzspektrenberechnet.Als ReferenzphasewurdenSpektrenum b õ ýTÕ � � =
gewählt. Zu dieserPhasehat der O–SterndengrößtenAbstandzur Sichtlinie WR–Stern– Beobach-
ter. Dies zeigt Abbildung 5.7, auf der die relative BahnellipsedesO–Sterns,basierendauf denneuen
Bahnelementen,abgebildetist. Um dasentsprechendeReferenzspektrumzu berechnen,wurdenSpek-
trenausdenPhasen0.245bis 0.295verwendet.Für denblauenundrotenKanalvon HEROS wurdenje
drei SpektrenausdemJahre1996gemittelt(Aufnahmenvom 28.02.,29.02.und01.03.1996;vgl. An-
hangA; mittlerePhase:0.28).Für diekurzwelligenUV–Spektren(SWP–Kamera)wurdenfünf Spektren
ebenfallsausdemJahre1996verwendet(Aufnahmenvom27.02.und15.05.1996;mittlerePhase:0.26),
im langwelligenUV–Bereich(LWP–Kamera)wurdendrei SpektrenausdemselbenJahrbenutzt(Auf-
nahmedatum:27.02.und15.05.1996;mittlerePhase:0.26).

DieseReferenzspektrenwurdenvon allenanderenSpektrensubtrahiertunddasKontinuumdurchAd-
dition von einswiederaufeinsgesetzt.

5.3.2 Analyseder Windbedeckungseffekte

Die Emissionenvon àÀá Vel könnengrob in zwei Gruppeneingeteiltwerden.Auf der einenSeiteder
Großteilder otischenSpektrallinienund einzelneLinien im UV, die rechtschwachsind und die eine
Breite(bei Intensiẗat 0) von höchstensÛ � Õ�Õ bis Û�ð�Õ�Õ�Ö²×AØ:Ù<Ú haben;auf deranderenSeitedie starken
Linien im UV und insbesondereder C I I I /IV Ü�î�ï�ð�Õ –Komplex im Optischen,derenBreitengrößer( 4
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Û�ð�Õ�Õ
Ö²×AØ:Ù<Ú ) sind und die im UV ein starkes PCyg–Profilaufweisen.Die Differenzspektrendieser
beidenGruppenzeigenein ganzunterschiedlichesAussehen.

Die schmalenEmissionslinien

Die schẅacherenEmissionenim Systemà(á VelorumzeigenwenigProfilvariabilität im Phasenverlauf.
ScḧoneBeispielevon isoliertenLinien sindhierfür im Optischenbei C IV Ü�Ô�ð�ï�ï � ¤ , C IV Ü�î�=�`�ð � ¤ oder
C I I I Ü^`�Û�¤�ï � ð zusehen.Auch im UV sindsolcheLinien z. B. beiC IV Ü � î�Õ�î � î undC I I Ü � `�Ô�ï � = zufin-
den.Abbildung5.8zeigtaufderlinkenSeitedasSpektrumvon C IV Ü � î�Õ�î � î (oben)undC IV Ü�î�=�`�ð � ¤
(unten).Auf der rechtenSeitebefindensichdie dazugeḧorigenDifferenzspektren.Da sämtlicheDaten
bereitsins RuhesystemdesWR–Sternstransformiertwurden,werdendie Spektrenim Geschwindig-
keitsraumgezeigt.Die Farbkodierungist oberhalbdereigentlichendynamischenSpektrenmittels des
Durchschnittspektrumserläutert.

Manerkennt,daßdieDifferenzspektrenzu allenPhaseneinenflachenVerlaufzeigen.GrößereStruktu-
rensindnicht zu erkennen.Windbedeckungseffekte oderauchWind-Wind–Wechselwirkungenspielen
daherbei diesenEmissionenkeineRolle. Da in denSpektrenvon à á Vel bei breitenEmissionenmit
höheren

”
Windendgeschwindigkeiten“ Effektesichtbarsind,könnenausdemFehlenbei diesenSpek-

trallinienRückschl̈usseaufdasEntstehungsgebietgezogenwerden.

Der Begleitsternmußsich währenddesganzenUmlaufesaußerhalbdeslinienemittierendenGebietes
bewegenundwird auchzu keinerZeit von TeilendesWR–Windesbedecktbzw. er bedecktauchselbst
keineTeile desWR–Windes.Mit Hilfe der im RahmendieserArbeit abgeleitetenBahnparameter(sie-
he Tabelle5.5) kanndanndie GrößediesesGebietesabgescḧatzt werden.Unter der Annahmeeines
spḧarischsymmetrischenWindesmußdaslinienemittierendeGebietdieserEmissioneneinenRadius
von á 1 Û�î�Õ�|�} haben.

Ein VermessendermaximalenWindgeschwindigkeiten, bei denennochEmissionoderPCyg–Absorp-
tion in diesenLinien stattfindet,ist rechtschwierig;einzigblaueAbsorptionskantenvonPCyg–Profilen
erlaubeneinerelativ einfacheundguteAbscḧatzungdieserGeschwindigkeit. Die schwachenEmissio-
nen besitzenkeine oder nur sehrschwach ausgepr̈agtePCyg–Profile.Abscḧatzungender Breite der
Linien (bei Intensiẗat0) ergebenWertezwischenÛ � Õ�Õ und Û�ð�Õ�ÕNÖ6×8Ø:Ù<Ú für die

”
Windendgeschwindig-

keit“ . Darausfolgt, daßderWind desWR–SternsinnerhalbeinesRadiusesvon á 1 Û�î�Õ�|�} auf eine
Geschwindigkeit von etwa Y Û�î�Õ�Õ Ö6×8Ø:Ù<Ú beschleunigtwerdenmuß.

Die breiten Emissionslinien

Die breitenEmissionenim SpektrumzeigeneinganzanderesVerhalten.Beispielehierfür sindim Opti-
schenderstarke C I I I Ü�î�ï�ð�Õ –Komplex unddie schẅachereC I I I Ü(=�î�`�ï � ð –Emission.Im UV existieren
vielestarke Linien mit deutlichemPCyg–Profil;besteBeispielesinddieLinien vonC I I I Ü�Û�Û�=�ð � = , C IV

Ü�Û�ð�î�` � � undC I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ .
Abbildung5.9zeigt links die dynamischenSpektrenundrechtsdie dazugeḧorigendynamischenDiffe-
renzspektrenderLinien C I I I Ü�Û�Û�=�ð � = (oben)undC IV Ü�Û�ð�î�` � � (unten),Abbildung5.10die Spektren
von C I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ (oben)undvom C I I I /IV Ü�î�ï�ð�Õ –Komplex (unten).Die Farbkodierungist hiermittels
dreiercharakterischerDifferenzspektrenerläutert.Ein Spektrum(schwarz markiert)zeigt keinesigni-
fikantenVariationenim Differenzbild,dasrot markierteSpektrumzeigt zus̈atzlicheEmissionund das



62 KAPITEL 5 àÀá VELORUM

Abbildung 5.8: DynamischeSpektren(links) und die dazugeḧorigenDifferenzspektren(rechts)zweierschma-
ler Emissionslinienim Spektrumvon ì6í Vel. Obendie Emissionder C IV â�Äèãåäåã�é ã –Linie, darunterdie C IVâ²ãåçåêèæèé;Ã –Emission.Die Phasensind in Bezugzum Periastrondurchgangangegeben;zur Phaseð ª äèé¿ä8« steht
derO–Sternvor demWR–Stern,zur Phaseð ª ä�é¬­�Ç stehtdieWR–Komponentevor seinemBegleiter. Referenz-
phasefür die BerechnungderDifferenzspektrenist ð º ª äèé;Ä8­ (UV) bzw. ä�é¬Äèê (optisch).Die typischemaximale
Windgeschwindigkeit,beidernochEmissionin diesenLinien beobachtetwerdenkann,liegt bei È�Ç*ãåäåäLÉ0ÊÓË ¿^Í .
Da sämtlicheSpektrenins RuhesystemdesWR–Sternstransformiertwurden,wird hier die BreitederLinien im
Geschwindigkeitsraumangegeben.Die DifferenzspektrenzeigeneinenflachenVerlauf; essind keineWindbe-
deckungseffektebeobachtbar.
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blaueSpektrumstammtauseiner Phase,in der zus̈atzlich Absorptiongegen̈uber der Referenzphase
erkennbarist.

Die BestimmungdermaximalenGeschwindigkeiten,bei denennochEmissionoderPCyg–Absorption
beobachtbarist, gelingt für die UV–Linien rechtgut (blaueKanteder PCyg–Absorption);für die op-
tischenLinien ist dies schwierigerund kann nur über dasungenaueVermessender Linienbreitebei
Intensiẗat 0 bestimmtwerden.Man ermittelt Wertevon ca. Û�ï�Õ�Õ�Ö²×AØ:Ù<Ú (C I I I Ü^=�î�`�ï � ð ) für die opti-
schenLinien undbis zu

� Û�ð�Õ@Ö²×8Ø Ù<Ú (C IV Ü�Û�ð�î�` � � ) für die Linien im ultraviolettenSpektralbereich.

Die ProfiledieserstarkenLinien sindäußerstverschiedenundzeigenstarke Variabilität im Zeitverlauf.
Prinzipiell weisendie Spektrenim UV starke PCyg–Profileauf, währenddieseim optischenBereich
nur sehrschwachzu erkennensind.Allerdings ist dasVerhaltenderPCyg–Profilebei denUV–Linien
unterschiedlich.ZeigenC I I I Ü�Û�Û�=�ð � = undC IV Ü�Û�ð�î�` � � zu allenPhasenstarke ges̈attigteAbsorptions-
tröge,soist diePCyg–AbsorptionderC I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ –Linie zurPhaseb ýTÕ � Û fastverschwunden.Grund
hierfür ist dieunterschiedlicheNaturdieserSpektrallinien.Die C IV Ü�Û�ð�î�` � � –Signaturist dieResonanz-
linie im Dublett–Systemvon C IV. C I I I Ü�Û�Û�=�ð � = ist zwar keinesolcheLinie, erḧalt aberquasidiesen
Status,da im Triplett–Systemder Übergangins Grundniveauverbotenist. Von diesenNiveausausge-
hendkannauchnochbei kleinenDichten—wie sieim Sternwindweit außenundbei hohenGeschwin-
digkeitenerwartetwerden—Absorption(d. h. Anregungin ein höhesNiveau)beobachtetwerden.Die-
se Linien erreichenauchdie größtenmeßbarenWindgeschwindigkeiten von über

� Õ�Õ�Õ�Ö6×8Ø:Ù<Ú . Die
PCyg–Absorptionvon C I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ entsprichtdemÜbergangausdemerstenangeregtenZustanddes
Singulett–Systems.Esist anzunehmen,daßweiteraußenim Wind (beigeringenDichten)dasuntereNi-
veaudiesesÜbergangswederdurchStrahlungnochdurchStoßanregungausreichendbevölkert werden
kann.In dieserLinie werdenauchnichtganzsohoheWindgeschwindigkeitenerreicht( Y Û)`�ð�Õ²Ö6×8Ø:Ù<Ú ).
Die SẗarkederDifferenzeffekte ist für dieLinien im ultraviolettenundoptischenBereichsehrverschie-
den.Effekte von über 100 % im UV stehenEffekte von nur 20 bis 30 % im Optischengegen̈uber.
Allerdingssinddie großr̈aumigenStrukturenderdynamischenDifferenzspektrenbei allenLinien recht
ähnlich.

Alle DifferenzspektrenweisenumdiePhase0.0(bzw. 1.0)zus̈atzlicheblauverschobene
”
Pseudoemissi-

on“ auf (d. h. diekurzwelligeFlankedesLinienprofilsweistzudiesenPhaseneinehöhereIntensiẗat auf
als zur Referenzphase).Um die Phase0.6 ist rotverschobeneinezus̈atzliche

”
Pseudoabsorptionskom-

ponente“ sichtbar(d. h. hier ist die Intensiẗat der langwelligenFlanke desLinienprofilsgegen̈uberder
Referenzphaseerniedrigt).Geschwindigkeitsgebiete dieserEmissionundAbsorptionscheinenbei den
UV–Linien klar voneinandergetrennt.DieseTrennungverläuft bei unterschiedlichenGeschwindigkei-
ten(C I I I Ü�Û�Û�=�ð � = : Y � � Õ�Õ�Ö6×8Ø Ù<Ú , C IV Ü�Û�ð�î�` � � : Y � î�Õ�Õ�Ö²×AØ Ù<Ú , C I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ : Y �4î�Õ�Õ�Ö²×AØ Ù<Ú ).
VielfältigeGründesindhierfür denkbar. Es ist einerseitsmöglich, daßdiesnur ein Effekt derNormie-
rungoderdergewähltenLaborwellenl̈angeist (durchMultiplettstrukturenderÜbergängeist eineexakte
Wellenl̈angenicht bestimmbar).AndererseitskanndiesaucheineUrsachederräumlichenStrukturdes
linienemittierendenGebietessein.Wie obengeschildert,kanndavonausgegangenwerden,daßderhoch
angeregte ÜbergangC I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ in einemengerenGebietum denWR–Sternentsteht.Dies hat zur
Folge dasgroßeTeile desrotverschobenenWindesdurchdendavorliegendenWR–Sternoderoptisch
dicke TeiledesWindesverdecktsind.Diesefehlenim Spektrumundführendazu,daßdieSpektrallinie
blauverschobenerscheint.Für die weitausgedehntenWindzonender Resonanzlinienist dieserEffekt
entsprechendkleiner. Auf denDifferenzspektrenkannmanerkennen,daßdie C I I I Ü ��� ¤�ï � ¤ –Emission
im Vergleichzu denLinien C I I I Ü�Û�Û�=�ð � = undC IV Ü�Û�ð�î�` � � . blauverschobenerscheint.

Prinzipiell zeigenauchdie optischenLinien dieselbenDifferenzstrukturen.Sie sind jedochweniger
starkausgebildetund der Übergangvon Emissionzu Absorptionist verwaschen.Da sich jedochder
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Abbildung 5.9: DynamischeSpektren(links) und die dazugeḧorigen Differenzspektren(rechts)zweier brei-
ter Emissionslinienim Spektrumvon ì6í Vel. Obendie Emissionder C I I I â�Ç�Çåçåæ�é ç –Linie, darunterdie C IVâ¾Çåæåãèêèé;Ä –Emission.Die Farbkodierung(überdeneigentlichendynamischenSpektren)ist mittelsdreiercharakte-
ristischerSpektrenerläutert.EssinddeutlicheProfilvariationenim Zeitverlaufzuerkennen;dieDifferenzspektren
zeigengroßr̈aumigeStrukturen.WeitereallgemeineAngabenzudenSpektrenfindensichbeiAbbildung5.8.
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Abbildung 5.10: DynamischeSpektren(links) unddie dazugeḧorigenDifferenzspektren(rechts)zweierbreiter
Emissionslinienim Spektrumvon ì6í Vel. Obendie Emissionder C I I I â¾Ä8Ä�Ã8­�é¬Ã –Linie, darunterder optische
C I I I /IV â²ã8­èæåä –Komplex. Auch im Optischenzeigendie Differenzspektren̈ahnlicheStrukturenwie UV–Linien,
allerdingssinddieEffektedeutlichkleiner. WeitereallgemeineAngabenzudenSpektrenfindensichin Abbildung
5.8und5.9.
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Tabelle5.4: Eingabeparameterfür dieSimulationenzurWindbedeckungnachAuer & Koenigsberger(1994)

projizierteHalbachse ö Øiú_û ÷ Û � ï�î8*bÛ�Õ:9 km;
Exzentriziẗat ó 0.326;
Inklination ÷ ï�ð a ;
Periastronwinkel ø ] � î�` a ;
Referenzphase b õ 0.26
Leuchtkraftverḧaltnis

ö ]<� ö hji 4 Û=<
KernradiusWR–Stern á w Ý,/2ù > � |�} �
Dopplergeschwindigkeit . d V Y � ï � ð Ö6×8Ø:Ù<Ú�?
; vgl. Kapitel 5.2
< im UV undoptischenSpektralbereich(siehez. B. DeMarco& Schmutz1999)� Schaereret al. (1997)
? . d V�ý �A@ ôCB � ¯D mit

¯D ýTî��bÔ ×�E (Helium)und ôCB ýTð�ï�Õ�Õ�Õ K (DeMarcoetal. 2000)

Spektralverlauf im Optischendeutlichvon demim UV unterscheidet,die Differenzspektrenaberrecht
ähnlich sind, ist die Annahme,daßes sich bei den Differenzstrukturenum denselbenMechanismus
handelt,gerechtfertigt.

Vergleichmit theoretischenWindpr ofilen

EineAnalysemittelsdesProgrammsvonAK94 soll nunklären,inwieweit hierWindbedeckungseffekte
beobachtetwerden.Die Eingabeparameterfür die folgendenSimulaltionenzeigtTabelle5.4.

Zus̈atzlichwerdendie obigenErgebnissederschmalenEmissionenverwendet,daßderWR–Wind in-
nerhalbeinesRadiusesá 1 Û�î�Õ�|�} eineGeschwindigkeit von ca. Û�î�Õ�Õ1Ö6×8Ø:Ù<Ú erreichthatunddie
(durchschnittliche)

”
Windendgeschwindigkeit“

� Õ�Õ�Õ�Ö6×8Ø Ù<Ú betr̈agt.In dieSimulationengehtweiterhin
dernurungenaubekannteKernradiusá w Ý,/Fù desWR–Sternsunddie(ebenfallsnurunzureichendbekann-
te) Windgeschwindigkeit . d V anderOberfl̈acheein.Da dieseParameterletztlich keinennennenswerten
Einflußaufdie Simulationenhaben,wird die Qualiẗat dadurchnicht merklichbeeinflußt.

Auf Grundvongeometrischen̈UberlegungenkönnennuneinigeEinschr̈ankungenfür daslinienemittie-
rendeGebietderbreitenSpektralliniengemachtwerden:

ñ Auf denDifferenzspektrensindzu allenPhasenEffekte(Absorption/Emission)sichtbar. Daraus
folgt, daßdaslinienemittierendeGebietmindestensdie GrößedesprojeziertenAbstandesWR–
Stern– O–Sternzum Zeitpunktder Referenzphasehabenmuß ( á > � `�Õ¡| } , vgl. Abb. 5.7).
Andernfalls gäbeesPhasen,zudenenkeineEffektesichtbarwären(sieheAbbildung5.11).

ñ WäredaslinienemittierendeGebietnur etwasgrößerals á > � `�Õz|�} , wärezur Referenzpha-
se der Weg desO–Stern–Lichteszum Beobachterim Wind nur kurz. Der O–Sternwürde nur
Windregionenbeeinflussen,die einekleineprojizierteGeschwindigkeit besitzen.Zu denZeiten,
in denensich der O–Sternhinter der WR–Komponentebefindet( b Y Õ � ï ) würdeder Weg des
O–Stern–LichteseinengroßenTeil derprojiziertenWindgeschwindigkeitendurchlaufenunddort
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Abbildung 5.11: Simulation von
Windbedeckungseffekten im Sy-
stem ì6í Vel mit den Parametern
aus Tabelle 5.4. Zus̈atzliche Ab-
sorption gegen̈uber der Referenz-
phaseist blau bis schwarz, zus̈atz-
liche Emission ist rot bis weiß
markiert. Die Geschwindigkeiten
sind in Dopplereinheitenangege-
ben. Wenn das linienemittierende
Gebiet kleiner als F ª ÄåêèäHGJI
ist, sind nicht zu allen Phasen
Effekte sichtbar. Hier wurde die
GrößedeslinienemittierendenGe-
bietesauf F ª ÄåæåäKGJI begrenzt.

geschẅacht.Bildet mannunDifferenzenzurReferenzphase,müßtesicheinAbsorptionseffekt so-
wohl auf derkurzwelligen,alsauchauf derlangwelligenSeiteim Spektrumergeben(sieheAbb.
5.12).BeobachtbarsindjedochnurAbsorptionseffekteaufderlangwelligenSeite.

Abbildung 5.12: Wenn das li-
nienemittierendeGebiet nur we-
nig größer als F ª ÄèêåäHG I ist,
sind zu jederPhaseAbsorptionsef-
fekte beobachtbar. Hier wurde die
GrößedeslinienemittierendenGe-
bietesauf F ª «åãåäLGJI begrenzt.
WeitereAngabensieheAbb. 5.11.

ñ Die Absorptionenauf derkurzwelligenSeitesinddannverschwindendgering,wenndasWind-
gebietmöglichstweit ausgedehntist undderO–Sternkomplettim Wind umläuft.DerWind muß
jedochschoninnerhalbdesrelativ kleinenRadiusesvon á^ý?Û�î�Õ#|~} eineGeschwindigkeit von
Y ð�ð�. d V ( ¢ Û�î�Õ�Õ�Ö²×AØ:Ù<Ú ) erreichen.Für die Form der Absorptionenund Emissionenin den
Differenzspektrenspielt allerdingskeineentscheidendeRolle, ob diesschonbei einemdeutlich
kleinerenRadiusgeschieht.Ebensoist von nur kleinemEinfluß,ob derWind in denäußerenRe-
gionennochbeschleunigtwird oderbereitsseine

”
Endgeschwindigkeit“ erreichthat.Eine gute

Anpassungandie beobachtetenDifferenzspektrenzeigtAbbildung5.13.Dabeiwurdedaslinie-
nemittierendeGebietmit á2ýg¤�Õ�Õ�|�} rechtgroßgewählt.Die Beschleunigungsphase desWindes
ist jedochbereitsbei á2ýTÔ�Õ�Õ9|~} abgeschlossen.
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Abbildung 5.13: Wird das li-
nienemittierendeGebiet sehr groß
( F ª ÃåäåäMG I ), zeigendie theo-
retischenDifferenzspektrendensel-
ben prinzipiellen Verlauf wie die
Beobachtungen.DasBeispielist so
gewählt, daß der Wind innerhalb
von F ª Çåãèä$GJI eineGeschwin-
digkeit von æåæONQPSR erreichtund die
Beschleunigungbei F ª «åäèäTGJI
abgeschlossenist ( çåæ�é æUNQPSR ). Weite-
reAngabensieheAbb. 5.11.

DassynthetischeSpektrumvon Abbildung5.13zeigtdie prinzipiellenMerkmalederbeobachtetenLi-
nienrechtgut.TrotzdemsindeinigeUnterschiedezu erkennen:Auch bei einemgroßgewähltenWind-
gebietbleibenbei denhöchstennegativen Windgeschwindigkeiten schmale,aberstarke Absorptionen
sichtbar. Nur dasDifferenzspektrumvon C I I I Ü�Û�Û�=�ð � = (Abb. 5.9,rechtsoben)zeigtbei � � Õ�Õ�Õ Ö6×8Ø Ù<Ú
solcheAbsorptionen.Diesesindjedochsehrschwach.Allerdingssinddiese,wie im theoretischenSpek-
trumzu denPhasenb ýTÕ � � bis Õ � î nichterkennbar.

InsgesamterscheintdasAbsorptionsgebiet(maximaleBreite Y ð�Õu. d V ) schmaleralsdasderEmission
(max. =�Õ÷. d V ). Die beobachtetenSpektrenhingegenzeigenmeistein kleineresEmissionsgebiet.Aller-
dingsist diesesim Gegensatzzur Absorptionvariabel,sodaßhier eventuellandereEffekteeineRolle
spielen.Zum Periastron( b ý Õ � Õ ) stehensichdie beidenKomponentenamnächstenundvorhandene
Wind-Wind–Wechselwirkungen wärenhieramsẗarksten.

Esdarf nicht unerẅahntbleiben,daßein Windgesetz,dasauf die Einschr̈ankungverzichtet,innerhalb
einesRadiusesvon á ý Û�î�Õ{| } eineGeschwindigkeit von ð�ðO. d V zu erreichenund stattdessenline-
ar bei á ý î�Õ�Õj|�} die

”
Windendgeschwindigkeit“ erreicht,einenochbesserëUbereinstimmungmit

denBeobachtungenliefert. Insbesonderekannhier erreichtwerden,daßdasEmissionsgebietdeutlich
schmalererscheint.Allerdings erreichtein solcherWind bei einemRadiusvon á ýsÛ�î�Õj|~} erstei-
ne Geschwindigkeit von

� ï � ð�. d V und kanndemnachdasFehlender Windbedeckungseffekte bei den
schmalenEmissionennichterklären.

Erwartungsgem̈aßändertdieVerwendungeines& –Geschwindigkeitsgesetzesprinzipiell nichtsamVer-
haltenderDifferenzspektren.& –Werteim Bereichvon0 bis20(für strahlungsgetriebene Windewerden
im allgemeinenWertezwischen0.5 und2 genannt)liefern ein zu Abbildung5.13sehrähnlichesBild.
Der Wind wird innerhalbkurzerDistanzenauf hoheGeschwindigkeitenbeschleunigtunderfüllt daher
auchdie geometrischenEinschr̈ankungenderschmalenEmissionen.Allerdingsbleibt zu ber̈ucksichti-
gen,daßselbstbei einemGesetzmit &rý �

derWind bereitsbei einemRadiusvon Û � | } die
”
Endge-

schwindigkeit“ derschmalenEmissionenerreicht.FürdiebreitenLinien ist jedocherforderlich,daßsich
daslinienemittierendeGebietübermehrerehundertSonnenradienausdehnt.Im Hinblick auf die Natur
dereinzelnenLinien ist diesjedochmöglich;die schmalenEmissionengeḧorenallesamtzuhochange-
regtenZusẗandenvon C I I I undC IV. Nur im dichtenStrahlungsfeldnahedesWR–Sternskönnendiese
hohenZusẗandeausreichendbevölkertwerden.DiebreitenEmissionenbzw. PCyg–Profilegeḧorenalle-
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samtzu ÜbergängenniedrigerNiveaus(Grundniveau,ersteroderzweiterangeregterZustand)von C I I I

oderC IV. Diesesindauchnochin großenEntfernungenzumSternbevölkert. IonisationundAnregung
könnenin diesenGebietendurchStoßerfolgen.

Obwohl einigewichtigeAussagenzur Windstrukturmit Hilfe desProgammsvon AK94 möglich sind,
muß die Frageder Beschleunigungsstruktur leider unbeantwortet bleiben.Letztlich könnenausden
DifferenzspektrendesSystemsà á Vel folgendeAussagenzurWindstrukturgemachtwerden:

ñ Der Wind wird innerhalbeinesRadiusesvon á 1 Û�î�Õj| } auf ca. Û�î�Õ�ÕuÖ²×AØ:Ù<Ú beschleunigt.
Leider ist esnicht möglich, ausdenSpektrenabzuleiten,ob dieseGeschwindigkeit bereitsbei
deutlichkleinerenRadienerreichtwird. Die Annahmeeines

”
üblichen“ & –Windgesetzes(&Òý

Õ � ð � � � � ) würdejedochsolcheinehoheBeschleunigungfordern.

ñ DaslinienemittierendeGebietder breitenEmissionenmußmehrerehundertSonnenradienaus-
gedehntsein.Der Wind erreichtdort Geschwindigkeiten bis ca.

� Õ�Õ�ÕuÖ6×8Ø:Ù<Ú . Ob und wo die
Beschleunigungszone desWindesendet,kannnichtentschiedenwerden.Auchhier ist dasErgeb-
nis mit einem& –Windgesetzvertr̈aglich.

ñ Die verschiedenenIonisationsstufendesKohlenstoffes erscheinennicht getrenntim Wind. Auch
in großenEntfernungenzumSterntritt nochEmissiondeshochionisiertenC IV auf.

Prinzipiell ist mittels desProgrammsvon AK94 aucheine Abscḧatzungder Windopaziẗaten in ein-
zelnenLinien möglich. EineVariationderOpaziẗat ändertdie Sẗarke derWindbedeckungseffekte. Die
großr̈aumigeStrukturderEffekteunddamitdieFormderdynamischenDifferenzspektrenwird dadurch
abernicht beeinflußt(es ist allerdingsmöglich, die Opaziẗatenso klein zu wählen,daßkeineEffekte
mehr beobachtbarsind). Leider läßt die Analyseder Windbedeckungseffekte bei àÀá Vel eine solche
Opaziẗatsbestimmungnicht zu. Da spezielldie Beschleunigungsstruktur desWindesnicht gekl̈art wer-
denkonnte,diesejedochsehrempfindlichdie Opaziẗatenbeeinflußt,ist einezuverlässigeAbscḧatzung
nicht möglich.

5.4 Diskussion

Tabelle5.5zeigtdiephysikalischenParameterdesSystemsà á Vel undin Tabelle5.6werdendie ermit-
teltenBahnelementemit denenvorherigerBestimmungenverglichen.Für die meistenParametersind
die Resultatekonsistentmit den früherenAnalysen.Allerdings erlaubtedie hoheQualiẗat der Spek-
trenunddie exzellenteÜberdeckungderBahnperiode,die Fehlerzu minimieren.Kontroversist jedoch
derWert für die Geschwindigkeitsamplitude desO-Sterns.Eskonnteallerdingsgezeigtwerden,woher
die Diskrepanzin der Bestimmungder Geschwindigkeitsamplitude herr̈uhrt. In Abschnitt5.2.3wur-
dedemonstriert,daßeinedirekteVermessungderAbsorptionslinienohneKorrekturdesEinflussesder
WR-Emissionzu Amplituden führt, die denWertenbei Niemela& Sahade(1980) und Moffat et al.
(1986) entsprechen.Mit einersolchenKorrekturwurdeein Wert der Geschwindigkeitsamplitude be-
stimmt,der mit denenvon Ganesh& Bappu(1967) und Pike et al. (1983) übereinstimmt.Allerdings
wird in diesenVeröffentlichungennicht erwähnt,ob dort einesolcheKorrekturstattfand.Aus diesem
GrundkanndieseÜbereinstimmungeventuellzufällig sein.

Im Abschnitt5.2.5wurdeein Phasenversatzder C I I I /IV Ü�î�ï�ð�Õ -Emissionbeschrieben.Die gegebene
Erklärungist jedochim Hinblick aufeinenmöglicherweisesystematischenEinflußaufdieGenauigkeit
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Tabelle5.5: PhysikalischeParameterdesSystemsì�í Velorum

ò [Tage] 78.53 Ó4Õ � Õ�Ûó 0.326 Ó4Õ � Õ�Û
à [ Ö6×8Ø:Ù<Ú ] 7 Ó � Ôô õ [JD 2400000.5+] 50120.5 Ó �ø h{i [deg] 68 Ó4îø ])ý ø hji � Û�`�Õ a [deg] 2484 h{i [ Ö6×8Ø Ù<Ú ] 122 Ó �4 ] [ Ö6×8Ø:Ù<Ú ] 38.4 Ó �
��ý E h{i ��E ] 0.31 Ó4Õ � Õ�Û�=ö h{i Øiú_û ÷ [10

�
km] 125 Ó �ö ] Ø ú_û ÷ [10
�

km] 39 Ó �
�FE h{i � EP] � Øiú_û C ÷ [ E?} ] 28.4 Ó4Û � ï
E h{i Øiú_û C ÷ [ E?} ] 6.8 Ó4Õ � ï
E¡] Øiú_û C ÷ [ E?} ] 21.6 Ó4Û � Û÷ [deg] 65 Ó�`
E h{i [ E } ] 9 � � � ð��4Û � �
E¡] [ E?} ] 29 � `~�4ð

derBahnelementeetwasbeunruhigend.WenndasscheinbarePeriastrondatumdurchzus̈atzlicheEmis-
sionauseinerRegion,die nicht zumWR-Sterngeḧort, gesẗort werdenkann,ist diesvielleicht auchfür
die Exzentriziẗat unddie Geschwindigkeitsamplitude möglich.UnterdemAspekt,daßeinezus̈atzliche
Emissiondie Radialgeschwindigkeitenstört, überraschtallerdings,daßalle anderenBahnelementeder
C I I I /IV Ü�î�ï�ð�Õ -Emissionin nahezuperfekterÜbereinstimmungmit denanderenLinien stehen.Einziger
HinweisaufdenhypothetischenEinflußscheinteinPhasenversatzzu sein.

Die Beobachtungenbeinhaltenweitereungekl̈arteEffekte,diedieBahnl̈osungbeeinflussenkönnten.So
wurdeein unregelmäßigesVerhalteneiniger(abernicht aller!) Linien währendderBeobachtungenim
Jahre1995registriert.Der extremsteFall unterdiesenLinien wurdebei derC IV Ü�î�=�`�ï -Emissionbe-
obachtet.Abbildung5.14zeigtdie Radialgeschwindigkeiten dieserLinie. Währenddie Beobachtungen
ausdemJahre1996(markiertmit � > ) einenglattenVerlaufzeigen,sinddie Geschwindigkeitenausdem
Jahr1995( V ) hochgradiggesẗort. Auch für die C IV Ü�î�î�î�Û -Emissionzeigt sicheine–wennauchwe-
nigerextreme,sodochsignifikante–AbweichungderDatenausdemJahre1995.Alle anderenLinien
ausTabelle5.1 zeigenallerdingskeineStörungen.Ihre DatenausdemJahr1995stehenin perfekter
Übereinstimmungmit denBeobachtungenim Folgejahr. SielieferngleicheBahnelementebeigleichem
Fehler.

Trotz dieserBeobachtungenwurdenfür alle Linien einheitlicheBahnelemente(außerPeriastrondatum
und -winkel) gefunden.Das Hauptresultatder Untersuchung,die Geschwindigkeitshalbamplitude 4
scheintvon diesemEffekt nichtbetroffen zusein.Trotzdemist nichtauszuschließen,daßdiesystemati-
schenFehlergrößerseinkönntenalsdie in Tabelle5.6angegebenUnsicherheiten.Leiderfehlenjedoch
Durchschnittswerte,um dieseVorsichtzuquantifizieren.

Durchdie großeDifferenz(beinaheein Faktor2) in derGeschwindigkeitsamplitude desO-Sternsge-
gen̈uber früherenBestimmungenvon Niemela& Sahade(1980) und Moffat et al. (1986) wurde ei-
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Tabelle5.6: VergleichderBahnelementevon ì�í Vel in derLiteraturmit denResultatendieserArbeit.

Parameter GB67 NS80 PSW83 MVP86 SL90 dieseArbeit

ò [Tage] 78.5 78.5151 78.52 ����� ����� 78.53 Ó4Õ � Õ�Û
à [ Ö6×8Ø:Ù<Ú ] -18.0 12 5.7 ����� -11 7 Ó � Ôó 0.17 0.40 0.35 0.33Þ 0.53 0.326 Ó4Õ � Õ�Ûø ] [deg] 267 256 285 249 221 248 Ó4îô õ

JD2,400,000.5+ 39,127.75 32,846.3 35,203.5 45802.4 43597.0 50,120 Ó �4 h{i [ Ö²×8Ø Ù<Ú ] 154 130 115 130 119 122 Ó �4 ] [ Ö²×AØ:Ù<Ú ] 43 70 41 83Þ 41 38.4 Ó �
1 NS80geben=�` � ð�Õ�Õ � Tagean.DerEintragist um einenRechenfehlerkorrigiert.Þ für ihreendg̈ultige LösungnahmenMVPLB86 ó ýTÕ � î und 4 ýg=�Õ�Ö²×8ØJÙ<Ú von NS80an.

GB67: Ganesh& Bappu(1967)
NS80: Niemela& Sahade(1980)
PSW83: Pikeetal. (1983)
MVP86: Moffat etal. (1986)
SL90: Stickland& Lloyd (1990)

ne deutlich geringereMassefür den Wolf-Rayet-Sternermittelt. Zuvor wurde die Masseder WR-
Komponentenmit E hji ¢ � ÕPE } angegeben.Mit einer solchenMassehätte der Wolf-Rayet-Stern
eineLeuchtkraftvon

é � ±tö �0ú�} ý ð � = (Masse-Leuchtkraft-Beziehung von Smithet al. 1994a). Dies ist
eineum denFaktor10 erḧohteLeuchtkraftgegen̈uberderspektroskopischen Analysevon Schaereret
al. (1997) (

é � ±tö �0ú<} Y î � =z�2î � ` ) und eineum denFaktor 5 erḧohteLeuchtkraftgegen̈uberder Un-
tersuchungvon De Marcoet al. (2000) (

é � ±tö �0ú<}Áý^ð � Õ�Û ). Die niedrigerenLeuchtkr̈aftedieserbeiden
Untersuchungenliefern hingegenMassenvon E hji ý ð�Ó2Û � ð�E } bzw. E hji ýõ=�E } , die in deut-

Abbildung 5.14: Phasendiagramm
der Radialgeschwindigkeiten von
C IV âDãèçåê8­ . Sterne( ¨ § ) markieren
die Beobachtungenaus dem Jahr
1996, Rauten( � ) Werte aus dem
Jahr1995.Die Bahnkurve (durch-
gezogeneLinie) wurdenur mit den
GeschwindigkeitendesJahres1996
ermittelt.



72 KAPITEL 5 àÀá VELORUM

lich besserer̈Ubereinstimmungmit demausderBahnanalyseermitteltenWert von E h{i ý ¤ k áXW /Ù<ÚXW á EP}
stehen.Die verbleibendeDiskrepanzist akzeptabel,wennmanbedenkt,daßLeuchtkr̈afte, die mittels
Massebestimmtwerden,systematischum einenFaktor2 höherliegenalsentsprechendeLeuchtkr̈afte,
die ausspektroskopischen Analysenfolgen(Howarth& Schmutz1992).

Leider beinhaltetdie Bestimmungder Inklination in dieserUntersuchungsowohl Ergebnisseausder
spektroskopischenUntersuchungalsauchausSternentwicklungsrechnungen. Eswärewünschenswert,
wenn die fundamentalenSternparameterdazubenutztwerdenkönnten,dieseEntwicklungsrechnun-
genzu testen.Es bleibt zu hoffen, daßin der Zunkunft gen̈ugendgenauePolarisationsbeobachtungen
verfügbarsind, die den Inklinationswertbesẗatigen.Scḧatzungsweisewerdenhierfür polarimetrische
Datenmit etwa fünffacherGenauigkeit ben̈otigt. EsbleibtallerdingsdieFrageoffen,obeineeventuelle
intrinsischeVariablilität derPolarisationein Ergebnismit solcherGenauigkeit verhindert.

Mittels desAnalyseverfahrensvon AK94 konntenWindbedeckungseffekte in denSpektrenvon àÀá Vel
nachgewiesenwerden.Für Linien im ultravioletten SpektralbereichwurdensolcheEffekte schonbei
St-Louiset al. (1993) beschrieben.Im RahmendieserArbeit konntegezeigtwerden,daßprinzipiell
auchim optischensolcheEffektevorhandensind.ZumerstenMal gelangeineAbscḧatzungderräumli-
chenWindstrukturalleineauf GrundgeometrischenBetrachtungen.Eskonntegezeigtwerden,daßdie
hochangeregtenSpektrallinienin einemdeutlichkleinerenWindgebietnahedesWR-Sternsentstehen,
unddaßdasEntstehungsgebietderResonanzlinienundderniedrigangeregtenZusẗandekomplettden
O-SternOrbit einḧullt. Es zeigtensich aberauchdie GrenzendiesesAnalyseverfahrens.Abscḧatzun-
gender Opaziẗat warennicht möglich, ebensobleibt die genaueBeschleunigungsstruktur desWindes
ungekl̈art. Unerl̈aßlich sind dieseErgebnissejedochim Hinblick auf die Analysenvon Wind-Wind-
Wechselwirkungenin diesemSystem.Profilvariationen,die auf Grundvon Windbedeckungseffekten
entstehen,konntenerkanntund quantifiziertwerden.Dies ermöglicht nun eine Trennungder beiden
EffekteundsomiteineisolierteBetrachtungderWind-Wechselwirkungen.



Kapitel 6

HD 5980

DasaußergewöhnlicheSystemHD 5980wurdemit FEROSausgiebigspektroskopiert.Soliegeninzwi-
schen33 Spektrenvor, von denen17 nahezukontinuierlicheinenkomplettenBahnumlaufabdecken.
In einererstenAnalysewerdendie SpektrenaufperiodischeVariationenundProfilvariationenwährend
einesBahnumlaufsuntersucht.Hier ergebensichdeutlicheHinweiseauf starke Wind-Wind–Wechsel-
wirkungen.Die wenig variablenLinien werdenim Anschlußdazuverwendet,die Bahnparameterdes
Systemsabzuleiten.

6.1 Einleitung

HD 5980ist einesder hellstenObjektein der Kleinen MagellanschenWolke (engl.SmallMagellanic
Cloud,SMC). Es liegt am Randedesjungen,massereichenSternhaufensNGC346.Dasexzentrische,
bedeckungsver̈anderliche Systemmit zwei beobachtbarenBedeckungen(Periode ò ý}Û�¤ � � ï Tage)
durchlief währendder letztenJahrebemerkenswerteVer̈anderungen,sowohl in der visuellenLeucht-
kraft alsauchin derspektralenCharakteristik.HöhepunktdieserEntwicklungwar ein eruptives,LBV–
ähnlichesEreignisim Jahre1994,infolgedessenHD 5980für WochendashellsteObjektderSMC war.
Die außergewöhnlicheEntwicklungdervisuellenHelligkeit diesesObjektsin denJahren1987bis1997
zeigt Abbildung 6.1, die auf visuellenHelligkeitsscḧatzungen von A. Jonesberuht(Jones& Sterken
1997).

FrühereUntersuchungendesSystems(z.B. Breysacheret al. 1982) ermittelteneinescheinbareHellig-
keit von �Y� Û�Û � = mag.In dieserUntersuchungwurdenauchdie SpektraltypenderbeidenSternezu
WN 4 + O7I bestimmt.EineüberraschendeSpektralanalyselieferteNiemela(1988), alssieauf Spek-
trenausdenJahren1981bis 1983für beideSternedesSystemseinenWolf-Rayet–Typ derStickstoff-
klasseermittelte(WN 4.5+ WN 3). BeobachtbareAbsorptionenin denSpektrenschienensichnicht zu
bewegen,sodaßNiemela(1988) einenOB–Überriesenin derSichtlinieals3. KomponentedesSystems
vorschlug.EineneuereAnalysederselbenDatenbesẗatigtedieseKlassifikation(Niemelaet al. 1997).
Auch eineAnalysederLichtkurve (Breysacher& Perrier1991) legt denSchlußnahe,daßsich in der
Sichtlinieeinedritte unaufgel̈osteLichtquellebefindet.

Bis zum Jahr1990wurdedasSpektrumvon HD 5980kühler und entwickelte sich von einemfrühen
WN–Typ zu einemsp̈aterenTyp WN 6 (Koenigsberger et al. 1994). Die Helligkeit stieg leicht auf
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Abbildung 6.1: VisuelleHelligkeitsscḧatzungenvonHD 5980ausdenJahren1987bis1997vonA. Jones(Jones
& Sterken1997). Die raschenHelligkeitsanstiegeim November1993undMitte 1994sinddeutlichzuerkennen.

�Y� Û�Û � Õ magan (Jones& Sterken 1997). Im November1993wurdederSternum ca.eineGrößen-
klasseheller und seinSpektrumändertesich nachWN 8 (Barb́a & Niemela1995). Nur zwei Monate
sp̈aterkehrtedasSpektrumzum Typ WN 6 zurück. In der Mitte desJahres1994fandschließlichdie
spektakul̈arsteVer̈anderungstatt:HD 5980zeigteein LBV–ähnlichesSpektrum(Heydari-Malayeriet
al. 1997, Barb́a et al. 1995, Koenigsbergeret al. 1995), begleitetvon einemHelligkeitsanstieg um etwa
dreiMagnituden.HD 5980warzumhellstenSternderSMCgeworden.SeinSpektrumähneltedemdes
SternsPCygni (B 1Ia) (Stahletal. 1993) bzw. demdergalaktischenLBVs He3-519bzw. AGCar(klas-
sifiziert alsWN 11, sieheSmithet al. 1994b). Auffällig war dabeijedoch,daßHD 5980im Maximum
ein Spektrumzeigte,dasdemSpektrumvon AGCar im Minimum entsprach.Radialgeschwindigkeits-
variationenwurdenzudiesemZeitpunktnichtgemessen.Mannahman,daßdurchdenAusbruchausge-
worfenesMaterialeine

”
Pseudo–Photosphäre“ gebildethat,diedasSystemkompletteinḧullt. Nachdem

Ausbruchsankdie Helligkeit erstschnell,dannlangsamerwiederzu �Z�&Û�Õ � ` mag,unddasSpektrum
zeigtenunwiedereinWN 6 Aussehen.Bis heuteverharrtHD 5980in diesemZustand.

Wie bereitserwähnt,sinddie genauenSpektraltypenbeiderKomponentendesSystemsundihreVer̈an-
derungenbis heuteungekl̈art.Deshalbliegt auchkeinezuverlässigespektroskopischeBahnanalysevor.
Ist dasSpektrumheutzutagedominiertvon nur einerKomponente,widersprechensich die Analysen
von Beobachtungenvor denAusbr̈uchen(WN 4 + O7I bei Breysacheret al. 1982; WN 4.5 + WN 3
bei Niemela1988). Aus diesemGrundwerdendie KomponentendesSystemsnacheinerKonvention
von Barb́a et al. (1997) mit

”
A“ und

”
B“ bezeichnet.DabeibefindetsichKomponenteA zur erstenBe-

deckung(Phaseb�ý?Õ � Õ 1) vor seinemBegleiter, zur zweitenBedeckung( b ý^Õ � Ô�ï ) stehtKomponente
B vor KomponenteA.

UntersuchungenderWindstrukturdesSystems(Koenigsbergeretal. 1998a) zeigten,daßdieseauseiner
im ZeitverlaufstabilenKomponente(maximalmeßbareWindgeschwindigkeit: �4Û)=�Õ�Õ@Ö²×8ØJÙ<Ú ) undei-
nemvariablenTeil ( �1ð�Õ�Õ bis �4Ô�Õ�Õ�ÕNÖ6×8Ø Ù<Ú ) besteht.Dieslegt denSchlußnahe,daßfür denAusbruch
desSystemsnur eineKomponenteverantwortlich war. MehrerevoneinanderunabḧangigeMethoden

1Alle Phasenbeziehungenfür HD 5980im RahmendieserArbeit orientierensich,wennnicht andersvermerkt,amersten
Minimum derLichtkurve.
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(z. B. Analysevon ProfiländerungenderLichtkurvenminimaoderUntersuchungderHäufigkeitenvon
Wasserstoff undHelium)kommenzumErgebnis,daßim SystemHD 5980SternA denLBV–ähnlichen
Ausbruchgezeigthat.

6.2 Analyseder Profilvariationen

HD 5980 hat in den letztenJahrenbemerkenswerteVer̈anderungendurchlaufen.Mit demneuenDa-
tensatzvon FEROS–SpektrenliegennunumfangreicheBeobachtungenvor, die allesamtca.fünf Jahre
nachdemspektakul̈arenLBV–ähnlichenAusbruchdurchgef̈uhrt wurden.

Ein aktuellesSpektrumvonHD 5980im optischenBereichzeigtAnhangB.3.Eshandeltsichhierbeium
einSpektrum,dasausallenBeobachtungenderKampagnevonJuli/August1999gemitteltwurde.Zuvor
wurdenalle Beobachtungenmit denim Kapitel 6.3 ermitteltenBahnparameternins WR–Ruhesystem
transformiert.HD 5980zeigtheutedieselbespektraleCharakteristikwie aufAufnahmenvonSeptember
1993,gewonnenvor denbeidenAusbr̈uchen(vgl. Heydari-Malayeriet al. 1997, Abbildung2). Damals
wurdedasSpektrumalsWN 6 klassifiziert.

6.2.1 Zyklus-zu-Zyklus–Variationen

Durchdie bedeckungsver̈anderliche NaturdesSystemsist seinePeriodesehrgenaubekannt.Die neue-
steUntersuchungstammtvon Sterken& Breysacher(1997). Die Autorenermittelnauf Grundderum-
fangreichenphotometrischenUntersuchungenderletzten20JahreeinePeriodevon19.2654Tagen.Mit
Hilfe dieserGrößekannin denSpektrennachZyklus-zu-Zyklus–Variationen gesuchtwerden.

Abbildung 6.2 zeigt jeweils zwei Spektrenstarker Linien bei gleicherPhasenlage,aufgenommenje-
doch zu unterschiedlichenPerioden.Zwischenden Aufnahmenliegen Zeiträumevon einembis 15
Bahnuml̈aufen.

Die Abbildung zeigt, daßZyklus-zu-Zyklus–Variationen zu allen Phasenbeobachtbarsind. Trotzdem
ergibt sicheindifferenziertesBild. SogibtesaufdereinenSeiteVariationen,wiez.B. denerḧohtenFluß
beiHe I I Ü�ð�î�Û�Û � ð (Abbildung6.2,obenrechts),dergleichzeitigauchin anderenLinien beobachtbarist.
Andererseitssind jedochauchVariationenzu erkennen,die nur in einzelnenLinien bemerkbarsind(z.
B. ist die Variationvon He I Ü�ð�`�=�ð � ï bei He I I Ü�î�ï�`�ð � = und He I I Ü�ð�î�Û�Û � ð nicht zu erkennen).Dies
sindstarkeHinweisedarauf,daßdieWindeim SystemHD 5980nichtstation̈ar sind.Dieserschwertdie
AnalysevonSpektren,diezuunterschiedlichenZeiten,abergleichenPhasenbeobachtetwurden.Schon
innerhalbnureinesUmlaufeskannsichdasLinienprofil merklichver̈andern(sieheAbbildung6.2,oben
rechts).

6.2.2 Profilvariationen während einesBahnumlaufes

PhasenabḧangigeLinienprofilvariationenbei HD 5980wurdenschonvon mehrerenAutorenbeschrie-
ben.Sobetrachtenz.B. Breysacheretal. (1982) undMoffatetal. (1998) VariationenderHe I I Ü�î�ï�`�ð � = –
Emission,Moffat et al. (1989) undKoenigsberger et al. (1994) beschreibenphasenabḧangigeVariatio-
nenstarker UV–Linien.
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Abbildung 6.2: Zyklus-zu-Zyklus–Variationen in denSpektrenvon HD 5980.Die Spektrenvon He I I â²ã8­èêåæ�é ç
(oben links), He I I â²æåã8Ç�Çèé¿æ (oben rechts), He I âDæèêåçèæèé;­ (unten links) und H Ð (unten rechts) zeigenunter-
schiedlicheProfilverläufe,obwohl jeweils beideSpektrenetwa zur gleichenPhasenlagebeobachtetwurden.Die
Emissionenaufderkurz–undlangwelligenFlankedesSpektrumsvom09.01.1999beiHe I I â²ã8­èêåæèé¿ç (obenlinks)
sindFehleraufdemnochnicht optimiertenCCD–Chipvon FEROS.

Abbildung6.3zeigtdynamischeSpektrenderBeobachtungenJuli/August1999von sechsverschiede-
nenLinien. Die SpektrensinddabeinachaufsteigendemDatum,nicht nachPhasesortiert.Die beiden
LichtkurvenminimaliegenbeiMJD51384.5( b ýTÕ � Õ ) undMJD51391.5( bµý�Õ � Ô�ï ), Periastrondurch-
gang(vgl. Kapitel6.3.2)ist zur Zeit MJD51385.6.Schonein ersterBlick zeigtdeutlicheUnterschiede
im zeitlichenVerhaltenderLinienprofile.

Die Linien He I I Ü�î�ï�`�ð � = (oben rechts);He I I Ü�ð�î�Û�Û � ð (Mitte links); C IV Ü�Ü�ð�`�Õ�Û � ð ; ð�`�Û � � Û , He I

Ü�ð�`�=�ð � ï (Mitte rechts)und H $ (unten links) zeigenstarke Profilvariationenim Zeitverlauf. Beson-
dersauffällig ist die ähnlicheStruktur dieserLinien: zu denZeitpunktenMJD51374.0( b Y Õ � î�ð ),
MJD51385.5( b Y Õ � Õ�ð ) undMJD51393.5( b Y Õ � î�ð ) erscheinendie Linien sẗarker, währendgleich-
zeitig die Breite der Emissionenabnimmt.Es sei vermerkt,daßdieseZeitpunktenur kurz nachden
Konjunktionenerfolgen.Eine offensichtlicheBahnbewegungist nicht zu erkennen.Hier müssenfolg-
lich ganzandereEffekteeineRolle spielen.

Als Beispielzeigt Abbildung 6.4 nochmalsdie drastischenLinienprofilvariationender He I I Ü�î�ï�`�ð � =
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Abbildung 6.3: DynamischeSpektreneinigercharakteristischerLinien im SystemHD 5980.Oben links: N IVâ²ãåäåæèçèé¿ê ; oben rechts: He I I â²ã8­èêåæèé¿ç ; Mitte links: He I I â²æåã�Ç8Çèé¿æ ; Mitte rechts: C IV â²â²æåêèä8Ç�é æ\[iæåê�Ç8Ä�é¬Ç , He Iâ²æåêåçèæèé;­ ; unten links: He I I â¾­åãèä8­èé;« ; unten rechts:H Ð . Essindnur die SpektrenderBeobachtungskampagne
Juli/August1999dargestellt.Der Periastrondurchgangerfolgt zum ZeitpunktMJD51385.6,die Bedeckungen
findenzudenZeitenMJD51384.5( ð ª äèé¿ä ) undMJD51391.5( ð ª äèé;«8­ ) statt.
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Abbildung 6.4: Änderung des Lini-
enprofils der He I I âDã�­åêåæ�é ç –Emission
währendeinesBahnumlaufs.Aufgetra-
gensindeinigecharakteristischeSpek-
tren der Beobachtungsserievon Ju-
li/August 1999, sortiert nach aufstei-
gender Phase.Zur übersichtlicheren
Darstellungwurdenbei allen Spektren
der zehnfacheBetrag ihrer Phasead-
diert. Deutlich ist die Veränderungdes
Linienprofilskurz nachdenZeitender
Konjunktionen( ð ª ä�é ä und ä�é¬«�­ ) zu
erkennen.

Emissionim Zeitverlauf.Zur QuantifizierungdieserVariationwurdeneinfacheGaußprofileandieEmis-
sionangelegt, mit denendieBreite(FWHM) derProfilebestimmtwurde.Dieswarin vielenFällennicht
sehrexakt möglich, lieferte aber trotzdemeine brauchbareAbscḧatzungdiesesEffektes.Abbildung
6.5 zeigt die Breitenaller HD 5980–Spektrenim Phasenverlauf. Kurz nachdenbeidenBedeckungen
( b ý Õ � Õ und Õ � Ô�ï ) sind die Linienbreitensignifikantkleiner. DiesesVerhaltenwurdeauchschonin
der Vergangenheitvor demLBV–ähnlichenAusbruchbeobachtet.So berichtensowohl Breysacheret
al. (1982) (SpektrenausdemZeitraum1975bis 1978)alsauchMoffat et al. (1998) (Spektrenausden
Jahren1991und1992)überdieseFWHM–Variation.Auffällig ist jedoch,daßderEffekt im Zeitverlauf
kleinerwurde.Variiertebei Breysacheret al. (1982) die Emissionsbreitenochzwischen16 und39Å,
wurdebei Moffat et al. (1998) nur nocheineVariationzwischen14 und28Å gemessen.Heuteliegen
dieSchwankungennurnochzwischen14und24Å. Moffat etal. (1998) analysiertenebensoDaten,die
währenddesersten,schẅacherenAusbruchesvon HD 5980im November/Dezember1993gewonnen
wurden.Auchhier zeigtesichderEffekt, dieserwar jedochdeutlichabgeschẅacht(Variationzwischen
14und19Å).
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Abbildung 6.5: Änderung der Lini-
enbreite (FWHM) der He I I âDã�­åêèæèé¿ç
Emission in Abhängigkeit der Licht-
kurvenphase.GemesseneDaten von
Oktober 1998 bis Januar1999 sind
mit Dreiecken ( � ) markiert, Kreuze
( § ) beschreibenBeobachtungenvon
Juli/August1999.Kurz nachdenKon-
junktionen ( ð ª äèé¿ä und äèé;«8­ ) ist
dieLinienbreitesignifikantkleiner. Ein
ähnlichenEffekt wurdeauchschonauf
Spektrenvor dem Ausbruchbeobach-
tet(Breysacheretal.1982, Moffatetal.
1998).

Moffat etal. (1998) diskutierenmehrereSzenarien,die für dasAuftretensolcherphasenabḧangigerVa-
riationenverantwortlich seinkönnten.Siefolgernletztlich,daßnurEffekteaufGrundvonWind-Wind–
Kollisionenzwischenzwei Sternenmit starken WindensolcheProfilvariationenhervorrufen können.
Dabeiwird angenommen,daßdie Winde zwischendenbeidenSternenin einerSchockzonekollidie-
ren und dabeizus̈atzliche Emissionentsteht.Das geschockteGasströmt entlangeiner sogenannten
Kontaktfl̈acheausdemSystem.Der Bahnbewegungfolgend,führt die unterschiedlicheperspektivische
BetrachtungdieserSchockzonedurchdenBeobachterzu denVariationenin denLinienbreiten.

Die Form dieserSchockzoneist starkvon denEigenschaftenderbeteiligtenWindeabḧangig.Sowird
angenommen,daßsich in

”
gewöhnlichen“ WR� O–Doppelsternsystemen,die Schockzonein Form ei-

nesengenKegelsum denO–Sternschließt.Die Sẗarke der dort zus̈atzlich entstehendenEmissionist
auchvon derSeparationdesSystemsabḧangig.BestehtnundasengeSystemHD 5980auszwei WR–
Komponenten,so ist mit einer starken Schockemissionzu rechnenund auf Grundder ähnlichenEi-
genschaftender beidenWinde würdemanein Schockzonein Form einerEbenezwischendenbeiden
Sternenerwarten.DiesesBild stehtin Einklangmit denbeobachtetenVariationenin denLinienbreiten
dersẗarkstenLinien. Zu ZeitenderBedeckungenliegt dieSchockzonesenkrechtzurBeobachtungsrich-
tung.Die ProjektionderGeschwindigkeit desabstr̈omendenGasesist klein, sodaßdieEmissionslinien
schmal,aberhocherscheinen.Zu ZeitenderQuadraturen( b Y Õ � Û�ð und Õ � =�ð ) jedochstehtdieSchock-
zoneparallelzur Blickrichtung und die projiziertenGeschwindigkeiten desGasessind maximal; die
Emissionerscheintbreit, die maximaleIntensiẗat ist deutlichschẅacher. Eine Erklärungfür denmit
derZeit schẅacherwerdendenEffekt könntedie EntwicklungdesWindesvon KomponenteA liefern.
SpektroskopiertenBreysacheret al. (1982) dieseKomponentenochalsO7I–Stern,konnteAnfangder
90erJahre,ebensowie im Jahre1999ein WN–Spektrumbeobachtetwerden.Wolf-Rayet–Sternebesit-
zenjedocheinensẗarkerenWind alsO–Sterne,so daßderAnteil dereigentlichen(in ersterNäherung
nicht variablen)Windemissionan derbeobachtbarenGesamtemissionwährendderWR–Phasegrößer
ist. Nicht gekl̈art ist jedoch,warum in den vorliegendenSpektrenvon einemzweitenWR–Sternim
SystemHD 5980mit ähnlichstarkemWind keineanderenspektralenSignaturenzuerkennensind.

Ein gänzlichanderesVerhaltenzeigendie EmissionenN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` (Abb. 6.3, obenlinks) und He I I

Ü�ï�î�Õ�ï � Ô (Abb. 6.3,untenlinks).Hier sindaußerderBahnbewegungnurwenigProfilvariationenim Zeit-
verlaufzu erkennen.Esist anzunehmen,daßdieseLinien tief im Wind entstehenunddahernur wenig
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anWechselwirkungenmit demWind desBegleitersteilnehmen.DieseLinien könnendazuverwendet
werden,dieBahnparameterzubestimmen(sieheKapitel6.3).

6.3 Bestimmungder Bahnelemente

6.3.1 Die Bahnperiode

HD 5980 ist ein bedeckungsver̈anderliches Systemmit zwei beobachtbarenBedeckungen.Die Bahn-
periodeist daherausder Lichtkurve sehr genaubestimmbar, wenn Beobachtungenvieler Umläufe
bekanntsind. PhotometrischeUntersuchungendiesesSystemsgibt es seit 1954 (Gascoigne1954).
Hoffman et al. (1978) erkanntenals erstedie bedeckungsver̈anderliche Natur diesesSystems.Durch
weiterephotometrischeBeobachtungenin den nächstenJahrenkonnteeine immer präziserePeriode
ermittelt werden.Die letzteUntersuchungstammtvon Sterken & Breysacher(1997). Mit denBeob-
achtungenausderLiteraturundihrenneuenUntersuchungen–diezugrundeliegendeZeitspannebetr̈agt
dabeica.19 Jahre–ermitteltensiefolgendeEphemeridefür dasprimäreLichtkurvenminimum:HJD =� î�î�Ô�Û�ð�` � =�Õ�ð � Û�¤ � � ï�ð�îJ5 .

Es leuchtetein, daßeinespektroskopischeUntersuchung,die nur auf Datenzurückgreifenkann,die
innerhalbvon zehnMonatengewonnenwurden,keinederartgenaueBahnperiodeliefern kann.Trotz-
demwurde im RahmendieserArbeit einePeriodenanalysevieler Spektralliniendurchgef̈uhrt. Dabei
zeigtesicheinkonsistentesBild. Die Mittelungvon insgesamtzehnStickstoff– undHe I I–Linienergab:ò ý Û�¤ � ��� ¤ Tage.DiesePeriodeist um 0.0364Tage(entsprechend:52Minuten) kürzerals die von
Sterken & Breysacher(1997) ermitteltePeriode.Da der statistischeFehler(unterder Annahmeeiner
gaußf̈ormigenVerteilung)dabeiunkomfortabelklein ist ( Õ � Õ�Õ�î Tage),lohnt sich einegenauererBlick
aufdieAnalyse.

Die von Sterken & Breysacher(1997) ermitteltePeriodeschließtUntersuchungenvor und nachdem
LBV–ähnlichenAusbruchmit ein. Prinzipiell ist aberdenkbar, daßbei diesemAusbruchdasSystem
derartviel Masseverlorenhat, daßdieseinenEinfluß auf die Bahnperiodehatte.So ergibt die reine
AnalysederBedeckungszeitennachdemAusbruchbei Sterken& Breysacher(1997) einePeriodevon
nurnoch19.15Tagen(mit allerdingssogroßerUnsicherheit,daßdieserWertmit derermitteltenBahn-
periodevereinbarist).DerLBV–ähnlicheAusbruchvonHD 5980entsprachzwarmit einemHelligkeits-
anstieg von 3 magdemKriterium einesgroßenAusbruchs,er dauerteallerdingsnur wenigeMonate.
Es ist dahersehrunwahrscheinlich,daßdasSystemin diesemZeitraumeinederartiggroßeMaterie-
mengeverlorenhat.Auch derFEROS–Datensatzliefert letztlich keinenHinweis auf eineVerkürzung
derBahnperiode:Durchdie verḧaltnism̈aßigkurzeZeitspannedieserBeobachtungen(zehnMonate)ist
die Periodensuchemit einemgroßenintrinsischenFehlerbehaftet.Um dieszu quantifizieren,wurden
Periodogrammeuntersucht,die mittels der MIDAS–RoutineAOV/TSA desKontextesTSA berechnet
wurden.Es zeigtesich,daßdie PeriodogrammeeinzelnerLinien bei 19.2Tagenein Plateauoderein
breitesGaußprofilzeigen.Nimmt mandieBreitediesesPlateausoder(etwaswillk ürlich) einDrittel der
BreitedesGaußprofilsalsFehler, soergibt sicheineUnsicherheitvonca.19.0bis19.3Tagen.Die in den
FEROS–DatengefundeneBahnperiodeist demnachinnerhalbder Fehlermit derPeriodevon Sterken
& Breysacher(1997) vereinbar. AusdiesemGrundwurdebei denweiterenAnalysenstetseinWertvon
Û�¤ � � ï�ð�î Tagenfür die Bahnperiodebenutzt.
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6.3.2 Bahnelementeder Emissionslinien

Bis heutestehteinezuverlässigespektroskopischeBahnanalysenochaus.Zwar wurdenschonin der
VergangenheitspektroskopischBahnelementebestimmt,die Ergebnissesind jedochzumTeil sehrwi-
derspr̈uchlich.DaHD 5980aberein bedeckungsver̈anderlichesSystemist, könneneinigeBahnparame-
ter ausderLichtkurve abgeleitetwerden(Breysacher& Perrier1991). In neuesterZeit gelangesauch
mit Hilfe polarimetrischerMessungen,Bahnelementezu bestimmen(Moffat et al. 1998). Doch noch
immerergibt sichkein konsistentesBild.

DasheutigeSpektrumvon HD 5980(sieheAnhangB.3) ist dominiertvon vielen breitenEmissionen.
Eine grobeAnalyseder Linien zeigt,daßsich sämtlicheEmissionengleichphasigbewegen,oderdaß
keineklareBahnbewegungzuerkennenist.VieledersehrstarkenundbreitenLinien (vorwiegendHe I I)
zeigeneine starke Variabilität in Amplitude und Breite im Verlauf einer Periode.Zudemsind auch
Schwankungenvon Periodezu Periodebeobachtbar(sieheKapitel 6.2.1).Dies läßtdaraufschließen,
daßin solchenLinien starke Wechselwirkungenmit demWind desBegleitersbeobachtbarsind.Diese
Linien erscheinenstarkgesẗort undspiegelndieBahnbewegungallenfallsnocheingeschr̈anktwider. Für
eineBahnvermessungsinddieseEmissionennichtgeeignet.

Glücklicherweisesind im SpektrumaberauchschmalereundschẅachereLinien beobachtbar. Im ein-
zelnensind diesdie Linien der Heliumseriebei ï�Õ�Õ�Õ Å und die N IV Ü�î�Õ�ð�= � ` –Emission.Variationen
von SẗarkeundBreitesindhiernurschwachausgepr̈agt,undVariationenvonUmlaufzuUmlauf fehlen
nahezuganz.Es ist anzunehmen,daßdieseEmissionentief im Wind entstehen,in einerRegion, die
nurwenigmit demWind desBegleiterswechselwirkt undstattdessenrelativ sauberderBahnbewegung
folgt. Nur solcheLinien sindfür eineBahnanalyseverwendbar.

Ein ersterVergleichderBewegungsrichtungdieserLinien mit denZeitpunktenderbeidenLichtkurven-
minimazeigt,daßdieEmissionenzurKomponenteA desSystemsgeḧoren,alsozujenemStern,derzur
Phaseb ýTÕ � Õ vor seinemBegleitersteht.

Zur VermessungwurdeandieseLinien ein einfachesgaußf̈ormigesEmissionsprofilangepaßt.Im Ge-
gensatzzuWR22sindjedochBreiteundIntensiẗat derLinien im Zeitverlaufvariabel,sodaßsämtliche

Abbildung 6.6: Selbstdie Stickstofflinie N IV â²ãåäèæåçèé¿ê , wenigvariabelwährenddesBahnumlaufsundvon Um-
lauf zu Umlauf, zeigtLinienprofilvariationen.Währenddie AnpassungdesGaußprofilsauf der linkenSeite(zur
Phaseð ª äèé;Ã8Ã ) sehrgut gelingt,bleibt dieAnpassungrechts( ð ª ä�é¬Çèä ) fehlerbehaftet.
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Tabelle6.1:AbgeleiteteBahnelementeim SystemHD 5980,berechnetmittelsRadialgeschwindigkeitsvariationen
verschiedenerEmissionslinien.Die Bahnperiodewurdeauf einenWert von

©²ª Ç8Ã�é¬Ä�­åæ Tagenfixiert. Für die
HeliumlinienwurdennurdieSpektrenvon Juli/August1999verwendet,beiN IV â²ãåäèæåç�é ê wurdenicht nurdieser
Datensatzverwendet,sondernaucheineAnalysemit allenSpektrendurchgef̈uhrt.

ì�� · ¸ ¹ º » ¼�½^¿!À
[ É0ÊÓË ¿^Í ] [deg] JD2400000.5+ [ É0ÊÌË ¿!Í ] [ É�ÊÓË ¿!Í ]

N IV â²ãåäèæåçèé¿ê]� 63.2 0.333 334.1 51154.7 138.0 16.4
N IV âDãèäåæèçèé¿ê Å 59.5 0.285 318.6 51154.2 142.8 5.0

He I I â¾­åä8«�­èé¿ç 228.7 0.365 344.7 51155.9 158.3 34.5
He I I â¾­åäåçèãèé;Ç 248.8 0.417 359.6 51156.4 163.8 19.5
He I I â¾­8Ç8Çèêèé;Ä 227.4 0.356 360.0 51156.4 146.4 26.4
He I I â¾­8Çåçèäèé;­ 214.0 0.273 360.0 51156.3 140.5 27.1
He I I â¾­8Ä8«�«èé¿ê 234.5 0.337 358.6 51156.4 142.3 25.5
He I I â¾­8«8Çèäèé¿ê 222.3 0.367 357.4 51156.2 155.0 20.6
He I I â¾­åãåä�­èé;« 238.5 0.324 353.1 51156.2 138.2 23.3

1 VermessungdeskomplettenDatensatzesÞ alleinigeVermessungderSpektrenvon Juli/August1999

Parameterder Gaußfunktionberechnetwurden.Auf Grundvon Asymmetrienfolgt die Gaußfunktion
demLinienprofil nicht immeroptimal.Selbstdie für die Radialgeschwindigkeitsanalyseambestenge-
eigneteLinie N IV Ü�î�Õ�ð�= � ` zeigtzu bestimmtenPhasenProfile,die sichnur unbefriedigendvermessen
lassen.Abbildung6.6zeigtzweiextremeBeispielederVermessungdieserLinie.

Im weiterenVerlauf der Analysezeigtesich, daßeineBeschr̈ankungauf denDatensatzvon Juli und
August1999sinnvoll ist. Diese17 Spektren,gewonnenim Zeitraumvon 20 Tagen,beschreibeneinen
komplettenBahnumlaufund bilden einenhomogenenDatensatzvon sehrguterQualiẗat. Zwar ist der
FEROS–Spektrographdaraufausgelegt, auchüber längereZeiträumekonstanteBedingungenzu ge-
währleisten,viele Spektrenausdem ZeitraumOktober1998 bis Januar1999 entstandenabernoch
währendder Phaseder Inbetriebnahmevon FEROS. DieseSpektrenhabenunterschiedlicheBelich-
tungszeitenundwurdenauchzu Zeitpunktenmit hoherLuftmassegewonnen.Zus̈atzlichhattedasdort
installierteCCD–Systemnochnichtdieendg̈ultige Betriebstemperaturerreicht,sodaßdieSpektrenau-
ßereinemniedrigeren����� –Verḧaltnis aucheinigeFehlstellenenthalten.Dies machtesich vor allem
bei denLinien derHeliumseriebei ï�Õ�Õ�Õ Å bemerkbar.

Die ErgebnissederanschließendenRadialgeschwindigkeitsanalyse zeigt Tabelle6.1. Dabeiwurdefür
dieHeliumliniennurderDatensatzvonJuli/August1999verwendet,beiN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` wurdezus̈atzlich
aucheineVermessungdesgesamtenDatensatzesvorgenommen.

Auffällig auf denerstenBlick ist die deutlichbessereQualiẗat der N IV Ü�î�Õ�ð�` � = –Untersuchung. Dies
zeigteindrucksvoll Abbildung6.7,auf derdasErgebnisderBahnanalysederSpektrenvon Juli/August
1999 aufgetragenist. Der Grund für die exzellenteLösunggeradedieserStickstofflinie kann wahr-
scheinlichin ihrer Entstehunggefundenwerden:gem̈aßHillier (1988) wird N IV Ü�î�Õ�ð�= � ` durchUV–
Kontinuumsfluoreszenzin dendichtestenTeilendesWR–Windesgebildet;esist daherunwahrschein-
lich, daßeinesolcheEmissionausdengesẗortenBereichender Windkollisionszonenkommt.Bei den
einzelnenBahnelementenliefert die Analyseder Heliumlinien sowohl bei der Geschwindigkeitshalb-



6.3 BESTIMMUNG DER BAHNELEMENTE 83

Abbildung 6.7: Phasendiagrammder
Radialgeschwindigkeiten von N IVâDãèäåæèçèé¿ê . Kreuze ( § ) markieren die
FEROS–Beobachtungen( Ç�¼ –Fehler:È æ�É0ÊÓË ¿^Í ) von Juli/August 1999.
Die durchgezogeneLinie zeigt die
Bahnl̈osung mit den Parameternaus
Tabelle 6.1. Die Phase ist hier in
Bezug auf den Periastrondurchgang
angegeben.Die beiden Bedeckungen
finden zu den Phasenð\^S_:` Æ

ª äèé;Äåçèê
(Komponente wird bedeckt) undð\^S_:` Æ

ª ä�é¬Ã�Äåã (Komponentebedeckt
Begleiter)statt.

amplitude4 , alsauchderExzentriziẗat ó unddemPeriastronwinkel ø etwasgrößereWerte,die jedoch
starkstreuen.DasPeriastrondatumô�õ hingegenliegt (ohnegroßeStreuung)zwei Tagesp̈aterals das
derStickstofflinie.

Auf Grundder gutenQualiẗat der Stickstoffanalysegegen̈uber denLinien desHeliums,erscheintes
gerechtfertigt,nurdiesezurendg̈ultigenBestimmungderBahnelementeheranzuziehen.Letztlichwurde
ein gewichteterMittelwert derbeidenAnalysenberechnet.Da die Fehlergeradeauchim Hinblick auf
die schwankendeQualiẗat derLinienvermessung(sieheAbbildung6.6) nur schwerabzuscḧatzensind,
wurdensiesogroßgewählt,daßsiebeideErgebniss̈atzederStickstoffanalysebeeinhalten:

¯4 ý Û�î�Û � ï@ÓrÔ � ï Ö²×8Ø Ù<Ú f¯ó ý Õ � � ¤�=@ÓrÕ � Õ�Ô�ï�f¯ø ý Ô � Õ � Õ@Órî � Û a f¯ô�õ ý Ú�Û � î�ð�Û�Û�ð�î � ¤4ÓrÕ � î�f¯à ý ï�Õ � ð ÓrÔ � =@Ö²×8Ø Ù<Ú �

DergefundeneWert für à erscheintwenigplausibelfür ein Systemin derKleinenMagellanschenWol-
ke. Im RahmendieserArbeit wurdenbereitsGründeerläutert,warumeineSystemgeschwindigkeitsbe-
stimmungmittelsspektralerWindemissionennurungenaueErgebnisseliefernkann(sieheKapitel4.2.4
oderauchAnalysederDifferenzspektrenbei à á Vel, Kapitel 5.3.2):im allgemeinensinddie soermit-
teltenGeschwindigkeiten blauverschoben,da gewisseTeile der rotverschobenenWindemissionnicht
beobachtbarsind.

Im SystemHD 5980bietetessichan,die schmalenNebellinien,die deutlichauf denEmissionenvon
H $ undH & zu sehensind,zu vermessen.DiesgelingtohneProblemeundmit nur sehrgeringenFeh-
lern.ManermittelteinenWertvon

àÁýTÛ�ï�Ô � ðCÓrÛÿÖ²×AØ Ù<Ú f
derhervorragendzur Systemgeschwindigkeit derSMC paßt.
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6.3.3 Vermessungder Absorptionen

Ein genauerBlick auf die Spektrenvon HD 5980zeigtaußerdenstarken,breitenEmissionslinienauch
schwacheAbsorptionen.Vor allemsindeineO I I I Ü�ð�ð�¤ � � î –AbsorptionundeineschwacheEinsenkung
auf der Emissionvon He I Ü�î�î�=�Û � ð zu erkennen.Besondersdie AbsorptionendesSauerstoffs sind so
deutlich,daßdiese,trotz desgeringen ����� –Verḧaltnisses,auchgut vermessenwerdenkönnen.Ab-
bildung6.8 zeigtdasSpektrumvom 23.07.1999unddie angepaßteGaußfunktionzur Vermessungdes
Linienzentrums.Die VermessungderHe I Ü�î�î�=�Û � ð –Absorptionist deutlichschwieriger, dadiesez. B.
mittels einesDoppelgaußprofilserfolgenmuß.Die dabeiauftretendenSchwierigkeitenwurdenschon
bei derVermessungderAbsorptionenvon à á Vel erläutert(sieheKapiel5.2.3).

Abbildung 6.8: Spektrum von
HD 5980 im Bereichvon æ%æèêåæ Å bisæ�­åäèæ Å vom 23.07.1999.Die O I I IâDæèæ8Ã�Äèé¿ã –Absorptionist, wie auf allen
Spektren,klar zu erkennen.Eine Ver-
messungderLinie ist mittelseinfacher
Gaußfunktion möglich (gestrichelte
Kurve).

In Abbildung6.9sinddie vermessenenRadialgeschwindigkeitenaller Spektrengegendie photometri-
schePhaseaufgetragen.DerDatensatzvon Juli/August1999erscheinthomogener, dochauchhierwer-
denganzunterschiedlicheGeschwindigkeitenzu sehrähnlichenPhasenermittelt (siehez. B. b Y Õ � ð ).
Insgesamtist die Streuungder älterenDatengrößer. Dies könnteAusdruckder größerenZeitspanne
derBeobachtungensein(mehrereBahnuml̈aufe),wohingegendieneuerenDatensozusagen

”
amStück“

beobachtetwurden.Es ist aberauchdenkbar, daßdie Absorptionenmit eineranderenPeriodevariie-
ren.Die Ergebnissefür He I Ü�î�î�=�Û � ð ergebenganzähnlicheWerte,auchwennhier nicht alle Spektren
zweifelsfreivermessenwerdenkonnten.

Wie Abbildung6.9 zeigt, ist ein eindeutigerTrendim RahmenderPeriodevon 19.265Tagennicht zu
erkennen.Trotzdemwurdeversucht,eineRadialgeschwindigkeitskurve ausdemDatensatzzuermitteln.
Dabeiwurdensowohl alle BahnparameterangepaßtalsauchverschiedeneParameterauf Wertefixiert,
die sich auf Grundder Bahnbewegungder Emissionergebenmüßten.Die ermitteltenAbweichungen
\^] ÙL_ sind jedochgewaltig. Sie betragenin der Regel über40 Ö²×8Ø Ù<Ú bei ermitteltenGeschwindig-
keitsamplituden4 von 10 bis 50 Ö²×8ØJÙ<Ú . Es ist daheräußerstunwahrscheinlich,daßdie beobachteten
AbsorptionenzumeigentlichenHD 5980–Systemgeḧoren.

Mit demveloc–ProgrammwurdeanschließendeinegesondertePeriodensuchedurchgef̈uhrt. Hierbei
wurdeeinebestePeriodevon 96.5Tagensowohl bei denSauerstoff– als auchbei denHeliumabsorp-
tionengefunden.EinekompletteAnalyselieferte folgendeBahnelementefür die O I I I Ü�ð�ð�¤ � � î –Linie:
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Abbildung 6.9: Gemessene Ra-
dialgeschwindigkeiten der O I I IâDæèæ8Ã�Äèé¿ã –Absorption in den Spektren
vonHD 5980.DatenvonOktober1998
bis Januar1999 sind mit Dreiecken
( � ) markiert,Kreuze( § ) beschreiben
Beobachtungenvon Juli/August1999.
Die Daten sind gem̈aß der photo-
metrischenPeriode von 19.26Tagen
sortiert.Der Datensatzvon Juli/August
erscheinthomogener, doch auch hier
wurdenum diePhaseðPÈ ä�é æ gänzlich
verschiedeneWerte gemessen.Eine
sinnvolle Radialgeschwindigkeits-
kurve scheint mit einer Periode von
19.26Tagennicht verträglichzusein.

4 ý�=�Û@Ö²×AØ:Ù<Ú , ó ý^Õ � `�Ô , ø ý � ð�ð a , ôpõ ýïÚ�Û � î�ð�Û�Û�`�Ô � ï und àÑý�Û�ð�ï@Ö²×AØ:Ù<Ú bei einemFehlervon
\^] ÙL_ ý0Û�` � î4Ö²×AØ Ù<Ú . Die WertederHe I–Absorptionsindrechtähnlich: 4 ý ` � Ö²×AØ Ù<Ú , ó ý Õ � `�Û ,ø ý � î � a , ôpõ ýôÚ�Û � î�ð�Û�Û�`�Ô � Õ und à8ý Û�ï�ï4Ö²×8ØJÙ<Ú . Es fällt unteranderemauf, daßdie ermittelten
Systemgeschwindigkeiten sehrgut zur Geschwindigkeit der Nebellinien( Û�ï�Ô � ð�Ö²×AØ:Ù<Ú ) passen.Das
PhasendiagrammderO I I I Ü�ð�ð�¤ � � î –Linie zeigtAbbildung6.10.

Abbildung 6.10: Radialgeschwindig-
keitsanalyseder Sauerstoffabsorption
bei æ%æ�Ã8Ä�é ã Å in den Spektren von
HD 5980. Daten von Oktober 1998
bis Januar1999 sind mit Dreiecken
( � ) markiert,Kreuze( § ) beschreiben
Beobachtungenvon Juli/August1999.
Als beste Periode wurde von ve-
loc ein Wert von 96.5Tagengefun-
den. Die Fehler der Messungenlie-
gen im Bereich von etwa 20 É0ÊÌË ¿!Í .
Bei nur 33 Messungenist die Be-
stimmungderRadialgeschwindigkeits-
kurve (durchgezogeneLinie, Parame-
ter sieheText) mit noch großenUn-
sicherheitenbehaftet;sie erscheintje-
dochnicht unplausibel.

Mit nur 33 Beobachtungen(dazunicht gleichm̈aßig übereinenUmlauf verteilt) ist eineBahnbestim-
mungbeieiner100-Tage–Periodenichtsehrgenaudurchf̈uhrbar. TrotzdemerscheintdasErgebnisnicht
unplausibel.

Zu Beginn der Beobachtungenim Juli/August1999wurdenzwei Messungenmit geringenRadialge-
schwindigkeitengemacht.NacheinerPausevon zwei Tagenwarendie Radialgeschwindigkeiten deut-
lich größerundbliebenfür denRestderBeobachtungenauf hohemNiveau.UnterderAnnahmeeines
exzentrischenOrbitskönnendieseBeobachtungenerklärtwerden,wennmanannimmt,daßwährenddes
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Periastrondurchgangsbeobachtetwurde.Leiderfehlen,bedingtdurchschlechtesWetter, kontinuierliche
BeobachtungendiesesDurchgangs.AuchderDatensatzOktoberbisJanuar1999entḧalt Aufnahmenum
dieZeit desPeriastrondurchgangs. In derZeit vom27.12.98biszum19.01.99enstandenzehnSpektren,
die zwarsẗarker um die Bahnl̈osungstreuen,prinzipiell aberdasgleicheVerhaltenzeigen.

EinePeriodenanalysemittelsderMIDAS–RoutineAOV/TSA ergabalswahrscheinlichstePeriodeeinen
Wert von 47.6Tagen,alsoetwa denhalbenWert derveloc–Analyse.Die BestimmungderBahnele-
mentemit dieserkürzerenPeriodelieferte jedochmit \ ] ÙL_ ý � = � =�Õ[Ö6×8Ø:Ù<Ú einendeutlichgrößeren
Fehler. Auch weitereBruchteileundVielfachedergefundenenPeriodewurdenanalysiert.Es ergaben
sichjedochstetsgrößereAbweichungen\(] ÙL_ .

Auch wenneinezweifelsfreieAnalyseletztlich nicht möglich ist, so erscheintdocheinePeriodevon
96.5Tagenfür die beobachtetenAbsorptionensinnvoll. Für eineBesẗatigungsind jedochweitereum-
fangreicheDatenerforderlich.

6.4 Diskussion

Für dieEmissionslinienvonHD 5980gelangeinesehrguteBahnbestimmungmittelsderN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` –
Linie. EineBesẗatigungdieserAnalyseliefert dieLichtkurve.HD 5980ist einbedeckungsver̈anderliches
Systemmit zwei beobachtbarenMinima. Es ist daherzu prüfen, inwieweit die hier ermitteltenBahn-
elementezur Lichtkurve passen.Bez̈uglich desPeriastrondurchganges(Phaseb ß2ø�ùxw ý Õ � Õ ) findendie
Bedeckungenzu denPhasenb ßFø8ùxw ò Ú ý Õ � � =�` (Sternwird bedeckt)und b ß2ø�ùxw ò á ý>Õ � ¤ � î (Sternbedeckt
Begleiter) statt.Darausergebensich folgendeZeitenfür die Lichtkurvenminima:ô Ú ý � î�ð�Û�Û�ï�Õ � ���
bzw. ô á ý � î�ð�Û�Û�= � � ï�ï . DaszweiteMinimum paßtgut zur Ephemeridevon Sterken & Breysacher
(1997): HJD� lmW ý � î�î�Ô�Û�ð�` � =�Õ�ð � Û�¤ � � ï�ð�îJ5 . Für 5/ý]î�Û�ï ergibt sich eineAbweichungvon nur
Õ � î�ð�Û Tagenfür einenZeitraumvon über20 Jahren.WennmandenFehlerin der ôpõ –Bestimmung(0.4
Tage)unddieBreitedesLichtkurvenminimumsber̈ucksichtigt,ergibt sicheinehervorragendëUberein-
stimmung.Zudembetr̈agtderzeitlicheAbstandderbeidenspektroskopischbestimmtenKonjunktionenX b ß2ø�ùxw ýTÕ � Ô�ð�î , wasebenfalls sehrgutmit demphotometrischenWert (

X b ýTÕ � Ô�ï ) übereinstimmt.

In Tabelle6.2werdendie ErgebnissederBahnanalysemit früherenBestimmungenverglichen.Eszeigt
sichdeutlich,daßsichbishernochkeinkonsitentesBild für HD 5980ergibt. ZeigendieWertefür ó undø von KomponenteA wenigstensin denjüngstenUntersuchungenzueinandervertr̈aglicheWerte,so
ist diesfür 4 nicht derFall. Allein darausist ersichtlich,warumeineverläßlicheMassenbestimmung
bisherscheiterte.

Es ist auchwichtig zu erwähnen,daßdie N IV Ü�î�Õ�ð�= � ` –Emission,auf der letztlich die Bahnanalyse
dieserArbeit basiert,vonNiemela(1988) undNiemelaetal. (1997) aufSpektrenderJahre1980– 1983
in GegenphasebeobachtetwurdeunddemnachzuKomponenteB geḧorte.EineErklärunghierfür wäre,
daßsichdasSpektrumvon KomponenteA im Zeitverlaufstarkver̈anderthat.Esist erforderlich,daßin
diesemSternfrüher(d.h.1980bis1983)keine(odernureinesehrgeringe)N IV–Emissionstattfandund
heuteeinederartigespektraleSignaturso starkist, daßeinenahezuungesẗorte Emissionskomponente
beobachtbarist. Trotzdemwürdedie immernochvorhandeneN IV–Emissionvon KomponenteB eine
potentielleFehlerquelleder Bahnanalysedarstellen.Für diesesSzenariosprichtdie Beobachtungvon
Barb́a& Niemela(1995), die aufSpektrenderJahre1988bis 1990keineRadialgeschwindigkeitsvaria-
tion derN IV Ü�î�Õ�ð�= � ` –Linie beobachtenkonnten.

Die gemessenenGeschwindigkeitsvariationen der beobachtbarenAbsorptionenpassennicht ins Bild
derLichtkurvenperiodevon 19.27Tagen.In denDatenwurdestattdesseneinePeriodevon 96.5Tagen
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Tabelle6.2: VergleichderBahnelementevon HD 5980in derLiteraturmit denResultatendieserArbeit.

Parameter BMN82 BP91 NBMC97 MMB98 dieseArbeit

ò [Tage] 19.2661 19.2661 19.26553 19.2661 19.2654ló 0.49 0.32 0.28 0.27 0.297 Ó4Õ � Õ�Ô�ïøJa [deg] 345 313w 160ù 319b 320.0 Ó4î � Ûø5c [deg] 190 ����� 160ù 139b �����
ô õ

JD2400000.5+ 43161.5Þ 48920 ����� 48920.5 51154.4 Ó4Õ � î4�a [ Ö6×8Ø Ù<Ú ] 69Þ ����� 128 Y 50-100 141.6 Ó4Ô � ï4dc [ Ö²×AØ:Ù<Ú ] 78 ����� 226e 215V �����
1 gem̈aßBreysacher& Perrier(1980)Þ basierendaufAbsorptionenvon H 9 undHe I Ü�î�Õ � ïw im Rahmeneiner Lichtkurvenanalysekann zwischenden beidenKnoten nicht unterschieden

werden,die Autorengebendaher, gem̈aßder üblichenDefinition, denWert zwischenÕ a und
Û�`�Õ�a ( Û�Ô�Ô�a ) an3 gem̈aßBreysacher(1997)ù Niemelaetal. (1997) gebennureinenPeriastronwinkel an

e basierendaufEmissionenvon N IV Ü�î�Õ�ð�` (vor demAusbruch)f
Auf GrundeineranderenDefinition derBahnelementesindbei Moffat et al. (1998) die Werte
für øga und øhc vertauschtV basierendaufdemErgebnisvon Niemela(1988) undNiemelaet al. (1997)l gem̈aßSterken& Breysacher(1997)

BMN82: Breysacheretal. (1982), spektroskopischeUntersuchung
BP91: Breysacher& Perrier(1991), photometrischeUntersuchung
NBMC97: Niemelaetal. (1997), spektroskopischeUntersuchung
MMB98: Moffat et al. (1998), spektroskopische, polarimetrischeundphotometrischeUntersu-

chung

gefunden.Es darf jedochnicht unerẅahnt bleiben,daßdiesePeriodeetwa dem fünffachender pho-
tometrischenPeriodeentspricht.Zudemwurdeein GroßteilderBeobachtungenscheinbarum denPe-
riastrondurchganggemacht.Dies läßtZweifel am Ergebniszu. Auch die gefundeneExzentriziẗat vonó ýsÕ � `�Ô erscheintunangenehmgroß.Hier werdendringendweitereBeobachtungenben̈otigt, die es
ermöglichen,die Radialgeschwindigkeitsvariationen derAbsorptionengenauerzuanalysieren.

Trotzdembleibt die Überlegung,die zweifelsfrei beobachtbarenVariationender schwachenAbsorp-
tionen auf eine Bahnbewegung zurückzuf̈uhren,plausibel.Für dasSystemHD 5980 hat dies jedoch
weitreichendeKonsequenzen.

Die Existenzeinesdritten Körpersbei HD 5980 wurde schonvon verschiedenerSeitegefordert.So
verlangtedie AnalysederLichtkurve bei Breysacher& Perrier(1991) einedritte leuchtkr̈aftige Kom-
ponente;Niemelaet al. (1997) fordertensieaufGrundvon spektroskopischenÜberlegungen.Auch die
ErgebnissedieserArbeit zielenin dieseRichtung.AllerdingsgehensienocheinenSchrittweiter. Dadie
AbsorptionenwegenderunterschiedlichenPeriodenicht zumeigentlichenSystemgeḧoren,sie jedoch
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andererseitsaucheineBahnbewegungzeigen,legt diesdenSchlußnahe,daßletztlich vier Komponen-
tenzumSystemHD 5980geḧorenmüssen.Einerseitsgeḧort zu HD 5980dasbedeckungsver̈anderliche
Paarmit einerPeriodevon19.27Tagen.EineKomponentedominiertdasgesamteSpektrummit starken,
breitenEmissionenvomTyp WN 6. DerBegleiterist nichtdirektbeobachtbar, diestarkenHinweiseauf
Wind-Wind–Wechselwirkung legenjedochdenSchlußnahe,daßauchhier ein leuchtkr̈aftigesObjekt
mit starkem Sternwindvorliegenmuß.Andererseitsgeḧorendie beobachtbarenAbsorptionennicht zu
diesemSystem.Da MehrsternensystemeaufGrundvon Stabiliẗats̈uberlegungenhierarchischaufgebaut
seinmüssen,könnendie Absorptionennicht zu einemdrittenKörpergeḧoren,derdie anderenbeiden
Sternein 96.5Tagenumrundet.EinesolcheAnordnungwäreauchschonauf kürzerenZeitskalennicht
stabil.Viel wahrscheinlicherist, daßdieAbsorptionenzueinemSterngeḧoren,derwiederumTeil eines
Doppelsternsystemsist. Die postuliertevierteKomponenteist im Spektrumabernicht sichtbar.

DamitdieAbsorptionenallerdingsim hellenWR–Spektrumbeobachtbarsind,mußessichdabeiumein
leuchtkr̈aftigesObjekthandeln.Denkbarwärehier ein Rieseodergar ÜberriesederSpektralklasseO.
Leidererlaubendieermittelten(unsicheren)Bahnelementefür diesesObjektkaumEinschr̈ankungenfür
derenMasse.Die Bahnparameterentsprechenin etwa denElementenderWR–Komponenteim System
WR22. Da die Geschwindigkeitsamplitude 4 desBegleitersnicht bekanntist, sinddie erforderlichen
hohenMassenfür denleuchtkr̈aftigenO–Sternnichtauszuschließen.

Ob nunbeideSystemegravitativ gebundensind(mit einerentsprechendlangen,im RahmenderBeob-
achtungszeitnichtnachweisbarenPeriode),oderobbeideSystemenurzufällig aufdergleichenSichtli-
niestehen(für einextragalaktischesSystemdeutlichwahrscheinlicheralsfür einsolchesin derGalaxis),
kannletztlich nicht beantwortet werden.EinzigerHinweis könntendie gemessenenSystemgeschwin-
digkeitenvonNebel–undAbsorptionsliniengeben.Beidestimmenüberein,wasfür dieräumlicheNähe
derbeidenSternpaaresprechenwürde.

Noch bestehenberechtigteZweifel an diesemModell, dochdie Hinweiseim vorhandenenDatensatz
rechtfertigenweitereBeobachtungen.Dabeiist sicherlichauchangebracht,einhöheres�
��� –Verḧaltnis
anzustreben;wahrscheinlichlassensichdadurchnochweitereAbsorptionenaufsp̈uren.



Kapitel 7

Ausblick

In dervorliegendenArbeit wurdenZeitseriendreiergänzlichverschiedenerWolf-Rayet–Doppelstern-
systemeanalysiert.Alle Untersuchungenhabengezeigt,wie wirkungsvoll und ergiebig eine Lang-
zeitüberwachungbei heißenSternenist. Die bishereinzigartigenZeitserienaller drei Programmsterne,
die nicht nur einehohezeitliche,sondernaucheinehohespektraleAuflösungim gesamtenoptischen
Wellenl̈angenbereichhaben,konntenhelfen,fundamentaleParametervonWR–Doppelsternsystemenzu
bestimmenundAbscḧatzungen̈uberdie StrukturdesWR–Windeszuerhalten.Insbesonderegelangfür
WR22 und àÀá Vel die BestimmungeineskomplettenSatzesanspektroskopischenBahnelementenfür
jeweils beideKomponentenmit hoherGenauigkeit. Für HD 5980war diesnicht möglich; esergaben
sichaberwichtigeImpulsefür dieRichtungzukünftigerAnalysen.

WR 22

Das SystemWR22 beinhaltetden Wolf-Rayet–Sternmit der größten,je direkt vermessenenMasse.
FrühereUntersuchungengabenbereitsHinweiseauf einegroßeMassederWR–Komponente,abererst
die ausgedehnteZeitseriedesHEROS–Spektrographen ermöglichtees,die Radialgeschwindigkeitskur-
ve desBegleiterszweifelsfreiübereinenkomplettenUmlauf zu verfolgenundeinegenaueMassenbe-
stimmungdurchzuf̈uhren.Zwar wurdedie Masse( ð�ð9E�} ) im Vergleichzu einerfrüherenBestimmung
( = � E } , Rauwet al. 1996) signifikantnachuntenkorrigiert,derSternbleibt jedochsoschwer, daßdies
weitreichendeKonsequenzenfür die theoretischenEntwicklungsrechnungen von massereichenSternen
hat.Die Untersuchungenvon WR22 legennahe,daßesfür massereicheSternebereitsin einerfrühen
Phasemöglich ist, dasErscheinungsbildeinesWolf-Rayet–Sterneszu zeigen.DerartigeSzenarien(Oi Of i WN) wurdenbereitsvon Langeret al. (1994) undCrowtheret al. (1995) vorgeschlagen.Der
ausdenHEROS–SpektrenabgeleiteteHinweis,daßder Wind diesesWolf-Rayet–Sternsim Optischen
verḧaltnism̈aßigdünnseinmuß,paßtebenfalls in dasBild derdirektenVerwandschaftderWR–Sternezu
denOf–Sternen.Leiderkonnteim RahmendieserArbeit die LeuchtkraftklassedesBegleitersnicht mit
hinreichenderGenauigkeit bestimmtwerden.EbensowarenAbscḧatzungenzur Windgeometrienicht
möglich.Um dieseFragenabschließendzu beantworten,werdenSpektrenmit höherem����� –Verḧalt-
nis undeineZeitserieausdemultraviolettenSpektralbereichben̈otigt.
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àÀá Velorum

àÀá Vel ist derhellsteWolf-Rayet–SternamHimmel.Trotzdemist selbstfür diesesSystembisherkeine
verläßlicheMassenbestimmungerḧaltlich gewesen;frühereUntersuchungenermitteltenWertevonacht
bis18Sonnenmassenfür dieWR–Komponente.Mit Hilfe derausgedehntenZeitserienvon HEROS war
esnunmöglich,dieseDiskrepanzaufzukl̈aren.DurchdengroßenWellenl̈angenbereichdieserSpektren
konnteneineVielzahlvonstarken,isoliertenSpektrallinienvermessenwerden.DabeikonntealsFehler-
quellederbisherigenMassenbestimmungendervernachl̈assigteEinfluß derWR–Komponenteauf die
SpektralliniendesO–Sternsausgemachtwerden.Die ermittelteMassevon ¤9E } paßtgut zu Entwick-
lungsrechnungenfür WC–Sterne.

Eine umfangreicheWindbedeckungsanalyse ergab Hinweiseauf die großr̈aumigeStruktur desWR–
Windes.Eskonntegezeigtwerden,daßdaslinienemittierendeGebietderniedrigangeregtenZusẗande
undderResonanzlinienim optischenwie im ultraviolettenSpektralbereichsogroßseinmuß,daßesden
O–Stern–Orbitkompletteinḧullt. ZwarbliebenFragenzurOpaziẗats–undBeschleunigungsstruktur des
Windesunbeantwortet,dochfür eineWindkollisionsanalysesinddieseErgebnissevon großemVorteil.
Da die Windbedeckungseffekte quantitativ erfaßt werdenkonnten,bestehtnun die Möglichkeit, die
EffekteWindbedeckungundWind-Wind–Wechselwirkung in denSpektrenzu isolieren.Dieswird eine
genauereUntersuchungderWindkollisionszoneerheblicherleichtern.

DasumfangreicheDatenmaterialvon HEROS wurdein derZwischenzeitverwendet,weitereParameter
desSystemsgenauerzubestimmen.SokonntenDeMarco& Schmutz(1999) dasLeuchtkraftverḧaltnis
derbeidenKomponentenundweitereO–Stern–Parameterbestimmen.Die besonderenSchwierigkeiten
hierbei liegenin der Vermessungder Äquivalentbreiten,da speziellin denSpektrenvon à á Vel keine
isoliertenO–Stern–Absorptionenerkennbarsind. DiesesProblemwurdedadurchgel̈ost, daßein syn-
thesischesO–Stern–Spektrumvon den à á Vel–Spektrensubtrahiertwurde.DassynthetischeSpektrum
wurdesolangeskaliert,bis dasResiduumdemSpektrumvon WR135glich, einemWC8–Einzelstern,
dessenMorphologiedem WR–Sternin àÀá Vel sehrähnelt.Mittels dieserTechnikwar eine sehrge-
naueBestimmungdesLeuchtkraftverḧaltnisses möglich unddie Spektralklassifikationergabeinenim
VergleichzuanderenPublikationenfrüherenSpektaltyp(O7.5).Die Leuchtkraftanalyseergabhingegen
keinkonsistentesBild. WeitereO–Stern–Parameterkonntenbestimmtwerden,darunteraucheinigezum
erstenMal (chemischeHäufigkeiten,Massenverlust,Schwerebeschleunigung).

In einerweiterenArbeit (De Marco et al. 2000) werdenParameterder WR–Komponentemittels der
HEROS–SpektrenundderNLTE AtmospḧarencodesCMFGEN (z.B. Hillier 1987, Hillier & Miller 1999)
bzw. ISA–WIND (deKoteret al. 1993, 1997) bestimmt.Im Vergleichzu früherenUntersuchungenzeigt
sich, daßder WR–Sternheißerund leuchtkr̈aftiger ist und eineniedrigereMassenverlustratebesitzt.
Mit denParameternderO–Stern–Analyse(De Marco& Schmutz1999) ergibt sichfür denQuotienten
derWindimpulse � )EÓ.-j � hji �!� )EÌ.-j � ] ein Wert von nur noch33 (zumVergleich:Schaereret al. 1997
ermittelteneinenWert von 208).Die neuenErgebnissehabengroßenEinfluß auf denQuotientenaus
WindimpulsundStrahlungsimplusk derWR–Komponente.Gegen̈uberfrüherenUntersuchungenredu-
ziertesich der Wert drastischund betr̈agt nun kTý = . Dies ist zwar immer nochgrößerals einsund
löst dasProblemdesWR–Windantriebesnicht abschließend;ein solcherWert machtabereinenrein
strahlungsgetriebenen Wind wahrscheinlicher.
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HD 5980

DasaußergewöhnlicheSystemHD 5980erregteim Jahre1994besonderesAufsehen,alsdorteinLBV–
ähnlicherAusbruchbeobachtetwurde.Dochbis heuteist die NaturdesSterns(AnzahlderKomponen-
ten,spektraleVer̈anderungen,Sternmassenusw.) nicht verstanden.Für dasextragalaktischeSystemge-
langim RahmendieserArbeit eineeindrucksvolle Radialgeschwindigkeitsanalyse derWR–Emissionen.
LeiderkonnteeinespektraleSignaturdesBegleitersnichtaufgesp̈urt werden;diestarkenbeobachtbaren
Wind-Wind–Wechselwirkungen lassenjedochdenSchlußzu, daßauchdiesesObjekt übereinenstar-
kenSternwindverfügenmuß.EinedetaillierteUntersuchungdieserWechselwirkungseffektestehtnoch
aus.EskonntenjedochHinweisegefundenwerden,daßdieseEffekte überlängereZeiträumezwar in
der Sẗarke variieren,prinzipiell jedochstabil sind.Die gefundenenHinweiseauf ein zweitesDoppel-
sternpaarim Systemvon HD 5980 rechtfertigenweitereintensive Beobachtungenauchüber längere
Zeiträume.Damitkönnteesvielleichtauchgelingen,denBegleiterdesWR–Sternsaufzusp̈uren.Damit
wäreendlicheinegenaueMassenbestimmungin diesemSystemmöglich.Dieseist von fundamentaler
Bedeutung,umdemVersẗandnisderwahrenNaturvonHD 5980einengroßenSchrittnäherzukommen.





Anhang A

Beobachtungsprotokolle

In denfolgendenTabellenwerdenalle Beobachtungender ProgrammsterneWR22, ì�í Velorumund HD 5980
aufgelistet.Dabeiwird dasAufnahmedatumstetsnachUniversalTime (UT) notiert.DasmodifizierteJulianische
Datum(MJD) berechnetsich

”
perdefinitionem“ gem̈aß:MJD l JD - Ä%ãèäåä%äèäåä�é æ . Da alle ProgrammsterneDop-

pelsternsystemenangeḧoren,wird weiterhindiePhasenlagederBeobachtungnotiert.Phase1 gibt diePhasenlage
zumletztenPeriastrondurchgangan;Referenzpunktfür Phase2 ist derZeitpunkt,zu demderWolf-Rayet–Stern
vor seinemBegleitersteht(WR22und ì í Vel). Bei HD 5980ist diespektraleBestimmungderKomponentenun-
sicher;ausdiesemGrundwerdendiebeidenSternemit

”
A“ und

”
B“ bezeichnet.In denTabellewird dieReferenz

”
SternA vor B“ verwendet.Die Phasenlagenwurdenmit denim RahmendieserArbeit ermitteltenBahnparameter

berechnet;einzigPhase2 bei HD 5980wurdemit dervon Sterken& Breysacher(1997) ermitteltenEphemeride
bestimmt.Im Gegensatzzu ì�í Vel sindWR22 undHD 5980bedeckungsveränderlicheSysteme.Weiterhinwird
in denListenderHEROS–Beobachtungennotiert,obvonbeidenKanäleneinSpektrumvorliegt.Die Kürzelin der
letztenSpaltestehenfür die jeweiligenBeobachter:

AK: AndreasKaufer BW: BernhardWolf HL: HolgerLehmann
HM: HolgerMandel IJ: IstvanJankovics JP: JochenPeitz
JS: Jörg Schweickhardt OS: OtmarStahl ST: SaschaTubbesing
TD: ThomasDumm TG: ThomasGäng TR: ThomasRivinius
TS: ThomasSzeifert WS: WernerSchmutz

Auf eineTabelleder BeobachtungsdatensämtlicherIUE–Spektrenvon ì�í Vel (110 SWP–Spektren,63 LWP–
Spektren,33 LWR–Spektren)wird hier verzichtet.Die entsprechendenAngabensind überdasWorld Wide Web
abrufbar(aktuellunter:http://iuearc.vilspa.esa.es/).
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A.1 WR 22

A.1.1 HEROS–KampagneJanuar – Mai 1996

Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

19.01.1996 50101.310 0.681 0.680 m m AK/BW
20.01.1996 50102.304 0.693 0.692 m m AK/BW
21.01.1996 50103.304 0.705 0.704 m m AK/BW
22.01.1996 50104.301 0.718 0.717 m m AK/BW
24.01.1996 50106.305 0.743 0.742 m m AK/BW
25.01.1996 50107.295 0.755 0.754 m m AK
26.01.1996 50108.319 0.768 0.767 m m AK
27.01.1996 50109.325 0.780 0.779 m m AK
28.01.1996 50110.318 0.793 0.792 m m AK
29.01.1996 50111.325 0.805 0.804 m m AK
30.01.1996 50112.324 0.818 0.817 m m AK/JS
01.02.1996 50114.326 0.843 0.842 m m AK/JS
03.02.1996 50116.348 0.868 0.867 m m JS/AK
04.02.1996 50117.336 0.880 0.879 m m JS
06.02.1996 50119.325 0.905 0.904 m m JS
07.02.1996 50120.338 0.917 0.916 m m JS
08.02.1996 50121.321 0.930 0.929 m m JS
09.02.1996 50122.326 0.942 0.941 m m JS
10.02.1996 50123.315 0.955 0.954 m m JS
11.02.1996 50124.319 0.967 0.966 m m JS
13.02.1996 50126.323 0.992 0.991 m m JS
14.02.1996 50127.327 0.004 0.003 m m JS
15.02.1996 50128.288 0.016 0.015 m m JS
16.02.1996 50129.323 0.029 0.028 m m JS
17.02.1996 50130.330 0.042 0.041 m m JS
18.02.1996 50131.314 0.054 0.053 m m JS
19.02.1996 50132.305 0.066 0.065 m m JS
20.02.1996 50133.324 0.079 0.078 m m JS/WS
21.02.1996 50134.327 0.092 0.091 m m WS/JS
22.02.1996 50135.323 0.104 0.103 n m WS
23.02.1996 50136.320 0.116 0.115 n m WS
24.02.1996 50137.307 0.129 0.128 n m WS
25.02.1996 50138.305 0.141 0.140 n m WS
26.02.1996 50139.319 0.154 0.153 m m WS
27.02.1996 50140.314 0.166 0.165 m m WS
28.02.1996 50141.304 0.178 0.177 m m WS/HL
29.02.1996 50142.319 0.191 0.190 m m HL
01.03.1996 50143.300 0.203 0.202 m m HL
02.03.1996 50144.311 0.216 0.215 m m HL

weiterauf dernächstenSeite
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Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

03.03.1996 50145.311 0.228 0.227 m m HL
04.03.1996 50146.311 0.241 0.240 m m HL
05.03.1996 50147.283 0.253 0.252 m m HL
06.03.1996 50148.296 0.265 0.264 m m HL
07.03.1996 50149.300 0.278 0.277 m m HL
08.03.1996 50150.264 0.290 0.289 m m HL
09.03.1996 50151.287 0.303 0.302 m m HL
11.03.1996 50153.298 0.328 0.327 m m HL
12.03.1996 50154.293 0.340 0.339 m m HL
13.03.1996 50155.283 0.352 0.351 m m HL
14.03.1996 50156.296 0.365 0.364 m m HL
15.03.1996 50157.284 0.377 0.376 m m HL
16.03.1996 50158.257 0.389 0.388 m m HL
17.03.1996 50159.261 0.402 0.401 m m HL/TR
18.03.1996 50160.327 0.415 0.414 m m TR
19.03.1996 50161.254 0.427 0.426 m m TR
20.03.1996 50162.280 0.440 0.439 m m TR
22.03.1996 50164.273 0.464 0.463 m m TR
23.03.1996 50165.278 0.477 0.476 m m TR
24.03.1996 50166.274 0.489 0.488 m m TR
25.03.1996 50167.249 0.501 0.500 m m TR
26.03.1996 50168.251 0.514 0.513 m m TR
27.03.1996 50169.226 0.526 0.525 m m TR
28.03.1996 50170.248 0.539 0.538 m m TR
29.03.1996 50171.265 0.551 0.550 m m TR
30.03.1996 50172.246 0.564 0.563 m m TR
31.03.1996 50173.243 0.576 0.575 m m TR
01.04.1996 50174.203 0.588 0.587 m m TR/TD
02.04.1996 50175.257 0.601 0.600 m m TD
06.04.1996 50179.289 0.651 0.650 m m TD
07.04.1996 50180.239 0.663 0.662 m m TD
08.04.1996 50181.267 0.676 0.675 m m TD
09.04.1996 50182.214 0.688 0.687 m m TD
10.04.1996 50183.236 0.700 0.699 m m TD
11.04.1996 50184.210 0.713 0.712 m m TD
12.04.1996 50185.246 0.725 0.724 m m TD
13.04.1996 50186.246 0.738 0.737 m m JP
14.04.1996 50187.202 0.750 0.749 m m JP
15.04.1996 50188.215 0.762 0.761 m m JP
16.04.1996 50189.226 0.775 0.774 m m JP
17.04.1996 50190.219 0.787 0.786 m m JP
18.04.1996 50191.210 0.800 0.799 m m JP
19.04.1996 50192.199 0.812 0.811 m m JP
20.04.1996 50193.195 0.824 0.823 m m JP
25.04.1996 50198.208 0.887 0.886 m m JP
27.04.1996 50200.199 0.912 0.911 m m JP

weiteraufdernächstenSeite
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Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

28.04.1996 50201.172 0.924 0.923 m m JP
29.04.1996 50202.204 0.936 0.935 m m JP
30.04.1996 50203.173 0.949 0.948 m m JP
01.05.1996 50204.202 0.961 0.960 m m JP

A.1.2 FEROS Dezember1998/Januar 1999(GuaranteedTime I)

Aufnahme- Phase1 Phase2
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O)

Beobachter

24.12.1998 51171.269 0.999 0.998 TS
25.12.1998 51172.295 0.012 0.011 TS
26.12.1998 51173.362 0.025 0.024 TS
27.12.1998 51174.371 0.038 0.037 TS
31.12.1998 51178.272 0.086 0.085 TS
05.01.1999 51183.374 0.150 0.149 TR/TS

A.2 oqp Velorum

A.2.1 HEROS–KampagneApril – Juni 1995

Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

14.04.1995 49821.043 0.193 0.582 r s HM/IJ
15.04.1995 49822.022 0.206 0.594 r s HM/IJ
15.04.1995 49822.999 0.218 0.607 r s HM/IJ
16.04.1995 49823.981 0.231 0.619 r s HM/IJ
17.04.1995 49824.982 0.243 0.632 r s HM/IJ
18.04.1995 49825.970 0.256 0.645 r s HM/IJ
19.04.1995 49826.981 0.269 0.657 r s HM/IJ
21.04.1995 49828.046 0.282 0.671 s s IJ
22.04.1995 49829.003 0.294 0.683 s s IJ
23.04.1995 49830.000 0.307 0.696 s s IJ
24.04.1995 49831.094 0.321 0.710 s s IJ
25.04.1995 49832.004 0.333 0.721 s s IJ
25.04.1995 49832.990 0.345 0.734 s s IJ
28.04.1995 49835.998 0.384 0.772 s s IJ/TG

weiterauf dernächstenSeite
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Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

30.04.1995 49837.014 0.396 0.785 s s IJ/TG
01.05.1995 49838.008 0.409 0.798 s s IJ/TG
02.05.1995 49839.003 0.422 0.811 s s TG
03.05.1995 49840.022 0.435 0.824 s s TG
04.05.1995 49841.002 0.447 0.836 s s TG
04.05.1995 49841.988 0.460 0.849 s s TG
06.05.1995 49843.041 0.473 0.862 s s TG
06.05.1995 49843.990 0.485 0.874 s s TG
07.05.1995 49844.984 0.498 0.887 s s TG
08.05.1995 49845.981 0.511 0.899 s s TG
09.05.1995 49846.979 0.523 0.912 s s TG
10.05.1995 49847.979 0.536 0.925 s s TG
13.05.1995 49850.989 0.574 0.963 s s TG/JP
15.05.1995 49852.020 0.588 0.976 s s TG/JP
15.05.1995 49852.995 0.600 0.989 s s TG/JP
18.05.1995 49855.053 0.626 0.015 s s JP/TG
19.05.1995 49856.970 0.651 0.039 s s JP
20.05.1995 49857.975 0.663 0.052 s s JP
21.05.1995 49858.993 0.676 0.065 s s JP
22.05.1995 49859.971 0.689 0.078 s s JP
23.05.1995 49860.969 0.702 0.090 s s JP
25.05.1995 49862.009 0.715 0.104 s s JP
25.05.1995 49862.972 0.727 0.116 s s JP
26.05.1995 49863.969 0.740 0.128 s s JP
27.05.1995 49864.970 0.752 0.141 s s JP
28.05.1995 49865.969 0.765 0.154 s s JP
29.05.1995 49866.963 0.778 0.167 s s JP
30.05.1995 49867.966 0.791 0.179 s s JP
31.05.1995 49868.988 0.804 0.192 s s JP
01.06.1995 49869.955 0.816 0.205 s s JP
02.06.1995 49870.960 0.829 0.217 s s JP

A.2.2 HEROS–KampagneJanuar – Mai 1996

Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

19.01.1996 50101.162 0.760 0.149 s s AK/BW
20.01.1996 50102.156 0.773 0.162 s s AK/BW
21.01.1996 50103.156 0.786 0.174 s s AK/BW
22.01.1996 50104.152 0.798 0.187 s s AK/BW
23.01.1996 50105.168 0.811 0.200 s s AK/BW
24.01.1996 50106.157 0.824 0.212 s s AK/BW
25.01.1996 50107.148 0.836 0.225 s s AK
26.01.1996 50108.143 0.849 0.238 s s AK
27.01.1996 50109.149 0.862 0.251 s s AK

weiteraufdernächstenSeite
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Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

28.01.1996 50110.142 0.874 0.263 s s AK
29.01.1996 50111.160 0.887 0.276 s s AK
30.01.1996 50112.144 0.900 0.289 s s AK/JS
31.01.1996 50113.143 0.913 0.301 s s AK/JS
01.02.1996 50114.147 0.925 0.314 s s JS/AK
02.02.1996 50115.152 0.938 0.327 s s JS
03.02.1996 50116.169 0.951 0.340 s s JS
04.02.1996 50117.156 0.964 0.353 s s JS
05.02.1996 50118.158 0.977 0.365 s s JS
06.02.1996 50119.149 0.989 0.378 s s JS
07.02.1996 50120.132 0.002 0.390 s s JS
08.02.1996 50121.130 0.014 0.403 s s JS
09.02.1996 50122.135 0.027 0.416 s s JS
10.02.1996 50123.138 0.040 0.429 s s JS
11.02.1996 50124.128 0.053 0.441 s s JS
12.02.1996 50125.182 0.066 0.455 s s JS
13.02.1996 50126.126 0.078 0.467 s s JS
14.02.1996 50127.129 0.091 0.480 s s JS
15.02.1996 50128.124 0.103 0.492 s s JS
16.02.1996 50129.129 0.116 0.505 s s JS
17.02.1996 50130.140 0.129 0.518 s s JS
18.02.1996 50131.121 0.142 0.530 s s JS
19.02.1996 50132.121 0.154 0.543 s s JS
20.02.1996 50133.143 0.167 0.556 s s JS/WS
21.02.1996 50134.126 0.180 0.569 s s WS/JS
22.02.1996 50135.136 0.193 0.582 r s WS
23.02.1996 50136.133 0.205 0.594 r s WS
24.02.1996 50137.122 0.218 0.607 r s WS
25.02.1996 50138.125 0.231 0.620 r s WS
26.02.1996 50139.173 0.244 0.633 s s WS
27.02.1996 50140.129 0.256 0.645 r s WS
28.02.1996 50141.125 0.269 0.658 s s WS/HL
29.02.1996 50142.131 0.282 0.671 s s HL
01.03.1996 50143.150 0.295 0.684 s s HL
02.03.1996 50144.124 0.307 0.696 s s HL
03.03.1996 50145.124 0.320 0.709 s s HL
04.03.1996 50146.122 0.333 0.721 s s HL
05.03.1996 50147.131 0.345 0.734 s s HL
06.03.1996 50148.144 0.358 0.747 s s HL
07.03.1996 50149.145 0.371 0.760 r s HL
08.03.1996 50150.113 0.383 0.772 s s HL
09.03.1996 50151.135 0.396 0.785 s s HL
10.03.1996 50152.122 0.409 0.798 s s HL
11.03.1996 50153.147 0.422 0.811 s s HL
13.03.1996 50155.124 0.447 0.836 s s HL
14.03.1996 50156.129 0.460 0.849 s s HL

weiterauf dernächstenSeite
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Aufnahme- Phase1 Phase2 blauer roter
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O) Kanal Kanal

Beobachter

15.03.1996 50157.121 0.473 0.861 s s HL
16.03.1996 50158.095 0.485 0.874 s s HL
17.03.1996 50159.099 0.498 0.887 s s HL/TR
18.03.1996 50160.129 0.511 0.900 s s TR
19.03.1996 50161.096 0.523 0.912 s s TR
20.03.1996 50162.122 0.536 0.925 s s TR
21.03.1996 50163.189 0.550 0.939 s s TR
22.03.1996 50164.119 0.562 0.951 s s TR
23.03.1996 50165.099 0.574 0.963 s s TR
24.03.1996 50166.114 0.587 0.976 s s TR
25.03.1996 50167.098 0.600 0.989 s s TR
26.03.1996 50168.103 0.613 0.001 s s TR
27.03.1996 50169.021 0.624 0.013 s s TR
28.03.1996 50170.100 0.638 0.027 s s TR
29.03.1996 50171.102 0.651 0.040 s s TR
30.03.1996 50172.087 0.663 0.052 s s TR
31.03.1996 50173.046 0.675 0.064 s s TR
01.04.1996 50174.054 0.688 0.077 s s TR/TD
02.04.1996 50175.106 0.702 0.090 s s TD
06.04.1996 50179.135 0.753 0.142 s s TD
07.04.1996 50180.074 0.765 0.154 s s TD
08.04.1996 50181.072 0.778 0.166 s s TD
09.04.1996 50182.064 0.790 0.179 s s TD
10.04.1996 50183.083 0.803 0.192 s s TD
11.04.1996 50184.058 0.816 0.204 s s TD
12.04.1996 50185.092 0.829 0.218 s s TD
13.04.1996 50186.101 0.842 0.231 s s TD
14.04.1996 50187.057 0.854 0.243 s s JP
15.04.1996 50188.071 0.867 0.256 s s JP
16.04.1996 50189.080 0.880 0.268 s s JP
17.04.1996 50190.074 0.892 0.281 s s JP
18.04.1996 50191.067 0.905 0.294 s s JP
19.04.1996 50192.055 0.918 0.306 s s JP
20.04.1996 50193.052 0.930 0.319 s s JP
21.04.1996 50194.084 0.943 0.332 s s JP
22.04.1996 50195.082 0.956 0.345 s s JP
23.04.1996 50196.070 0.969 0.357 s s JP
24.04.1996 50197.091 0.982 0.370 s s JP
25.04.1996 50198.066 0.994 0.383 s s JP
26.04.1996 50199.036 0.006 0.395 s s JP
27.04.1996 50200.056 0.019 0.408 s s JP
28.04.1996 50201.028 0.032 0.421 s s JP
29.04.1996 50202.062 0.045 0.434 s s JP
30.04.1996 50203.026 0.057 0.446 s s JP
01.05.1996 50204.059 0.070 0.459 s s JP
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A.3 HD 5980

A.3.1 FEROS Oktober 1998– Januar 1999(Commissioning/GuaranteedTime I)

Aufnahme- Phase1 Phase2
Datum

MJD
(Periastron) (A vor B)

Beobachter

08.10.1998 51094.298 0.880 0.935 AK/ST
14.10.1998 51100.274 0.190 0.245 AK/ST
16.11.1998 51133.192 0.899 0.954 AK
21.11.1998 51138.013 0.149 0.204 AK
28.11.1998 51145.048 0.514 0.569 ST
03.12.1998 51150.009 0.772 0.827 ST/AK
27.12.1998 51174.026 0.019 0.073 TS
29.12.1998 51176.054 0.124 0.179 TS
03.01.1999 51181.017 0.381 0.436 TS
05.01.1999 51183.026 0.486 0.541 TR/TS
07.01.1999 51185.063 0.592 0.646 TR
09.01.1999 51187.026 0.693 0.748 TR
11.01.1999 51189.014 0.797 0.851 TR
13.01.1999 51191.014 0.900 0.955 TR
15.01.1999 51193.032 0.005 0.060 AK/TR
19.01.1999 51197.035 0.213 0.268 AK

A.3.2 FEROS Juli/August1999(GuaranteedTime II)

Aufnahme- Phase1 Phase2
Datum

MJD
(Periastron) (WR vor O)

Beobachter

15.07.1999 51374.418 0.420 0.475 OS
16.07.1999 51375.423 0.473 0.527 OS
20.07.1999 51379.402 0.679 0.734 JS
21.07.1999 51380.400 0.730 0.786 JS
22.07.1999 51381.404 0.783 0.838 JS
23.07.1999 51382.350 0.832 0.887 JS
24.07.1999 51383.357 0.884 0.939 JS
25.07.1999 51384.308 0.934 0.988 JS
26.07.1999 51385.333 0.987 0.042 AK/JS
27.07.1999 51386.390 0.042 0.096 AK
29.07.1999 51388.340 0.143 0.198 AK
30.07.1999 51389.383 0.197 0.252 AK
31.07.1999 51390.327 0.246 0.301 AK
01.08.1999 51391.330 0.298 0.353 AK
02.08.1999 51392.330 0.350 0.405 AK
03.08.1999 51393.369 0.404 0.459 AK
04.08.1999 51394.390 0.457 0.512 AK



Anhang B

Hochaufgel̈osteSpektrender
Programmsterne

Im folgendenwerdenhochaufgel̈osteHEROS– (WR22; tKu Vel) bzw. FEROS–Spektren(HD 5980)der
Programmsternegezeigt.Die wichtigstenLinien sindmit ihrenWellenl̈angengekennzeichnet.Um mög-
lichst viele InformationenderSpektrensichtbarzu machen,wurdenunterschiedlicheDynamikbereiche
im relativenFlußgewählt.

Zur VerbesserungdesSignal-zu-Rausch–VerḧaltnisesfandeineMittelungmehrererSpektrenstatt.Dazu
wurdebei deneinzelnenObjektenunterschiedlichvorgegangen:

v Bei WR22 wurden sämtliche HEROS–Spektrenmit Hilfe der neuenBahnelementeins WR–
Ruhesystemtransformiertundanschließendgemittelt.AusdiesemGrundeerscheinendiestarken
interstellarenAbsorptionslinien(CaH+K, Na D w undD u ) starkverbreitert.

v Bei tOu Vel sindsowohl Linien desWolf-Rayet–Sterns,alsauchdesBegleitersgut sichtbar. Aus
diesemGrundewurdennur fünf Spektrenum die Phase0.04ausdemJahre1996gemittelt,um
einkünstlichesVerbreiternderLinien zuvermeiden.Zu dieserPhasebetr̈agtdieRadialgeschwin-
digkeit beiderKomponentenca.0 xzy|{~} w .
v Ähnlich wie bei WR22 ist auchdasSpektrumvon HD 5980von nur einerKomponentedomi-

niert. Mittels der in dieserArbeit bestimmtenBahnelementewurdensämtlicheBeobachtungen
im ZeitraumJuli bis August1999insWR–Ruhesystemtransformiertundanschließendgemittelt.
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B.1 WR 22

Abbildung B.1: GemitteltesSpektrumvon WR22 im Bereichvon «J����� bis ������� Å.
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Abbildung B.2: GemitteltesSpektrumvonWR22 im Bereichvon ������� bis �J����� Å. Die maximaleIntensiẗatder
He I I ������������� Linie betr̈agt2.9.
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Abbildung B.3: GemitteltesSpektrumvon WR22 im Bereichvon �J����� bis ������� Å.
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Abbildung B.4: GemitteltesSpektrumvonWR22 im Bereichvon ������� bis ������� Å.
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B.2 o+p Velorum

Abbildung B.5: GemitteltesSpektrumvon ��� Vel im Bereichvon «������ bis ������� Å.
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Abbildung B.6: GemitteltesSpektrumvon � � Vel im Bereichvon ������� bis ������� Å. Die maximaleIntensiẗatdes
C I I I/IV ��������� Komplexesbetr̈agt4.2.
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Abbildung B.7: GemitteltesSpektrumvon � � Vel im Bereichvon ������� bis ������� Å.
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Abbildung B.8: GemitteltesSpektrumvon � � Vel im Bereichvon ������� bis �J����� Å.
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B.3 HD 5980

Abbildung B.9: GemitteltesSpektrumvon HD 5980im Bereichvon «J����� bis ������� Å. Die maximaleIntensiẗat
derHe I I ������������� -Emissionbetr̈agt5.7.



B.3 HD 5980 111

Abbildung B.10: GemitteltesSpektrumvon HD 5980im Bereichvon ������� bis ������� Å. Die maximaleNebelin-
tensiẗat der H � –Linie betr̈agt 2.0. Die auffälligen Stukturenbei ������� Å, ������� Å sowie ������� Å stammenvon
FehlstellendesCCD–Chips.
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Abbildung B.11: GemitteltesSpektrumvonHD 5980im Bereichvon ������� bis ������� Å. Die maximaleIntensiẗat
derstellarenH � –Linie betr̈agt3.3,dieNebellinieerreichteinemaximaleIntensiẗat von 4.5.
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Abbildung B.12: GemitteltesSpektrumvon HD 5980im Bereichvon ������� bis �J����� Å.
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