H-Beobachtungen am Doppelsternsystem VV
Cephei : interessante Giganten

Autor(en):  Pollmann, Ernst

Objekttyp:  Article

Zeitschrift:  Orion : Zeitschrift der Schweizerischen Astronomischen
Gesellschaft

Band (Jahr): 69 (2011)

Heft 366

PDF erstellt am: 29.04.2024

Persistenter Link: https://doi.org/10.5169/seals-897236

Nutzungsbedingungen

Die ETH-Bibliothek ist Anbieterin der digitalisierten Zeitschriften. Sie besitzt keine Urheberrechte an
den Inhalten der Zeitschriften. Die Rechte liegen in der Regel bei den Herausgebern.

Die auf der Plattform e-periodica vero6ffentlichten Dokumente stehen fir nicht-kommerzielle Zwecke in
Lehre und Forschung sowie fiir die private Nutzung frei zur Verfiigung. Einzelne Dateien oder
Ausdrucke aus diesem Angebot kbnnen zusammen mit diesen Nutzungsbedingungen und den
korrekten Herkunftsbezeichnungen weitergegeben werden.

Das Veroffentlichen von Bildern in Print- und Online-Publikationen ist nur mit vorheriger Genehmigung
der Rechteinhaber erlaubt. Die systematische Speicherung von Teilen des elektronischen Angebots
auf anderen Servern bedarf ebenfalls des schriftlichen Einverstandnisses der Rechteinhaber.

Haftungsausschluss

Alle Angaben erfolgen ohne Gewabhr fir Vollstandigkeit oder Richtigkeit. Es wird keine Haftung
Ubernommen fiir Schaden durch die Verwendung von Informationen aus diesem Online-Angebot oder
durch das Fehlen von Informationen. Dies gilt auch fur Inhalte Dritter, die tUber dieses Angebot
zuganglich sind.

Ein Dienst der ETH-Bibliothek
ETH Zirich, Ramistrasse 101, 8092 Zirich, Schweiz, www.library.ethz.ch

http://www.e-periodica.ch


https://doi.org/10.5169/seals-897236

Ha-Beobachtungen am
Doppelsternsystem VV Cephei

Interessante Giganten

M VVon Ernst Pollmann

Zwei der bekanntesten und grdssten Sterne des Himmels,
die versteckt und dicht beieinander innerhalb einer dunklen,
interstellaren Staubwolke im Sternbild Cepheus zu finden
sind, sind w Cephei und der aussergewdhnliche verdnder-
liche Doppelstern VV Cephei (Abb. 1). Bei beiden Sternen
handelt es sich um sog. Uberriesen mit visuellen Helligkeiten
von 4,0 ma9 (u Cep) bzw. 4,9 M9 (V\/Cep). Wére das Licht
der Sterne nicht durch den Verdunkelungseffekt der Staub-
wolke abgeschwécht, wirde w Cep mit einer visuellen Hel-
ligkeit von 1.97 ma9 und VV Cep mit 2.91 ™9 leuchten.

Der gegenwirtig geschitzte Radius
von u Cephei liegt irgendwo zwi-
schen 1200 und 1650 Sonnenradien
bzw. 5,6 bis 7,7 AU, wogegen die
heutigen Radiuseinschitzungen bei
VV Cep zu Werten von etwa 1600
Sonnenradien fiihren. VV Cep ist ein
einzigartiges und grossartiges Bei-
spiel eines Bedeckungssternsy-
stems mit einem Massenaustausch
zwischen den Komponenten, in
dem ein aufgeblihter heller M2-
Uberriese (Leutkraftklasse Iab) mit
einer ausgedehnten Atmosphire
von einem sehr viel schwicheren,
heissen blau-weissen Hauptreihen-
stern der Spektralklasse BOVe um-
kreist wird, in dem die «thermonu-
kleare»  Wasserstoff-Fusion zu
Helium bereits stattfindet, und der
Gezeitenstorungen bei seinem be-
triachtlich grosseren und sehr viel
weniger dichten Begleiter verur-
sacht.

Der heisse B0O-Begleitstern umkreist
mit seinem Radius von etwa 13 Son-
nenradien bei einem mittleren Ab-
stand von etwa 19-20 AU den M2-
Uberriesen mit einer Periode von
20,4 Jahren auf einem Orbit mit einer
Exzentrizitat e = 0,34-0,35 (Abb. 2)
und einer Bahnneigung von etwa
76-77° mit der Besonderheit, dass er
von einer ausgedehnten Wasser-
stoff-Gashiille umgeben ist. Spek-
troskopische Untersuchungen ha-
ben ergeben, dass die Entstehung
dieser Wasserstoff-Gasscheibe mit
ihrem Radius um den Zentralstern

.

VV Cephei
zgo4.g mag
19 c 9

4 u Cephei
© 4.0 mag

Abbildung 1: Die Lage der Sterne VW
und u Cephei im Sternbild Cepheus.
(Grafik: Thomas Baer)

von etwa 650 Sonnenradien, trotz
ihres grossen mittleren Abstandes
von etwa 20 AE durch Massentrans-
fer zwischen den Sternen bzw. Mas-
senausstoss des M-Sterns erklart
wird.

Nach Untersuchungen von WRIGHT
(1977) werden die Massen fiir den
M-Stern mit etwa 2-3 und fiir den
Be-Stern mit etwa 8 Sonnenmassen
angegeben, wobei der M-Uberriese
seine Roche-Oberfliche ausfiillt
und nahe der Periastron-Passage ei-
nen Gasstrom antreibt, der sich zu
einer Akkretionsscheibe um den
Be-Stern ausbildet. Der wvariable
Massentransfer von etwa 4 - 104

03/1995 (07/2015; Apastron)

07/2005
Periastron- 11/2007
passage

Abbildung 2: Orbit im System VV Cep.

Sonnenmassen/Jahr zwischen den
beiden Komponenten kann somit zu
erheblichen Storungen in der
Hiille/Scheibe des Be-Sterns fiihren.
Die Natur des heissen Begleiters hat
zwar in den vergangenen Jahrzehnten
ein starkes Interesse auf viele For-
scher ausgeiibt, dennoch bleiben
bis heute im Besonderen sein Spek-
traltyp und seine Temperatur sehr
unsicher. Schitzungen reichen von
einem frithem O- oder B-Typ bis zu ei-
nem AQ-Stern.

Der Massentransfer in der Grossen-
ordnung von etwa 4 - 10 Sonnemas-
sen/Jahr, welcher mit Sicherheit die
Entwicklung des kleineren Be-
Sterns beeinflusst, ist vermutlich
auch der Hauptgrund fiir die immer
wieder beobachteten Anderungen
der orbitalen Periode. Man nimmt
heute an, dass der M-Uberriese sich
wahrscheinlich in der Kernfusions-
phase befindet, in der in seinem Inne-
ren Helium zu Kohlenstoff ver-
brannt wird und er sich «bald» zu ei-
ner Supernova aufblaht.Trotz der
langen orbitalen Periode von 20,4
Jahren bilden die beiden Kompo-
nenten ein «enges» Doppelstern-
paar mit signifikanten Gezeiten-
storungen, Strahlungsinteraktionen
und wechselwirkenden Gasstromen
zwischen den Komponenten. Die
Dimension der nebelartigen Hiille
um den Be-Stern im System VV Cep-
hei wurde von Pegry (1965) mit klei-
ner als /s des Durchmessers der
Photosphiire des M-Uberriesen an-
gegeben und ist nach Untersuchun-
gen von WriGHT & HutcHINGS (1971)
nicht sphérisch symmetrisch, son-
dern in Richtung des Sterniquators
eher verdichtet, wie im Fall eines
ganz normalen Be-Sterns. Die in
eine V- (violette) und in eine R-
(rote) Komponente aufgespaltene
Emissionslinie im Spektrum von VV
Cep kann somit Strahlungsanteilen
der Gashiille um den Be-Stern zuge-
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blau verschoben

Beobhachter

Abbildung 3: Die rotierende Wasserstoffgasscheibe und der heisse Be-Stern mit 8
Sonnenmassen im System WV Cep. (kiinstlerische Darstellung)

wiesen werden, die sich aufgrund
ihrer Rotation um den Zentralstern
entgegen des Uhrzeigersinns bezo-
gen auf die Sichtlinie des Beobacht-
ers, entweder auf ihn zu bewegen
und damit blau-verschoben erschei-
nen (V-Komponente), oder sich vom
Beobachter entfernen und damit
rot-verschoben (R-Komponente) er-
scheinen (siehe Abb.3).

Die Langzeitmonitorings der Inten-
sitatsvariationen beider Komponen-
ten (das sog. V/R-Verhiltnis) liefert
wichtige Informationen iiber:

I die Peakstdarke als Mass flr die Masse
bzw. Dichte des Gases in der Hillle, ausge-
driickt als Aquivalentbreite EW [A] der
Emission

I die Bewegungsrichtung des entsprechen-
den Gashdllenbereiches

Die Quelle der zentralen Absorpti-
onseinsenkung im Profil der Ho-
Emissionslinie (siehe Abb. 4) ist
nach Untersuchungen von WRIGHT
(1977) auf das einstromende und
absorbierende Material zwischen
dem Beobachter einerseits und der
Hiille des Be-Sterns andererseits
zuriickzufiihren.

Aufgrund des Massentransfers vom
M-Stern hin zum Be-Begleiter im VV
Cep-System, kann die Anwesenheit
der starken Ha-Emission somit gut
als in der dusseren Hiille des Beglei-
ters produzierte Emission erklirt
werden. Der vom M-Stern abgestos-
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Abbildung 4: Das Doppelpeakprofil der Ha-Emissionslinie in VV Cep.

sene Gasstrom schwingt umkrei-
send um den Be-Stern herum und
muss wegen der Bahnneigung von
ca. 77° sehr ausgedehnt und viel
mehr sein als nur ein Ring um den
Zentralstern, und dariiber hinaus an
dessen Polen weniger dicht sein als
im Aquatorbereich. V/R-Messungen
durch Kawapara (1981) wihrend der
Bedeckung 1976-1978 konnten zei-
gen, dass die Massen- und Dichte-
verteilung in der Scheibe nicht ho-
mogen ist und dass der stirker aus-
geprigte violette Emissionspeak
(V) durch eine grossere Dichte bzw.
Masse in der linken Scheibenseite
in ihrer Bewegungsrichtung entge-
gen dem Uhrzeigersinn gebildet
wird.

Seit Juli 1996, also seit mehr als 15
Jahren wird von mir das Monitoring
von VV Cep mit Spalt-Gitter-Spek-
trographen am SC-Teleskop C14 in
der Sternwarte der Vereinigung der
Sternfreunde Koln durchgefiihrt.
Der bisherige Beobachtungszeit-
raum umfasste somit auch das Er-
eignis der Bedeckung des Be-Ster-
nes und seiner Scheibe von 1997 bis
1999. Wie bereits erwidhnt ist die
Ho-Emissionslinie der einzige Indi-
kator fiir das Vorhandensein der
Scheibe. Abb. 5 zeigt das Monitoring
der Aquivalentbreite der Ho-Emis-
sion seit Juli 1996 bis heute.

Die Bedeckung der emittierenden
Be-Sternscheibe durch den M-Uber-
riesen begann im Marz 1997 und en-
dete 673 Tage spiter, wobei der Ein-
tritt und der Austritt 128 bzw. 171
Tage dauerte. Die Gesamtdauer des
Bedeckungsprozesses betrug insge-
samt 373 Tage. Moglicherweise sind
jedoch die interessantesten Eigen-
schaften in Abb. 5 die stochasti-
schen Veridnderungen der EW mit
einer Variationsbreite von etwa 10 A
und mit Extremwerten von bis zu
etwa 25 A. Die seit Ende des Be-
deckungsprozesses bis heute beob-
achteten grossen Fluktuationen er-
klaren sich moglicherweise durch
einen variablen Massentransfer
vom M-Stern hin zur Be-Stern-
scheibe, wie er durch WricHT (1977)
und SteENCEL (1993) beschrieben
wurde.

Damit in Verbindung stehende
Schwankungen in der Be-Stern-
scheibentemperatur aber auch in
der Scheibendichte sind gewisser-
massen zu erwarten. Ausserdem
kann man annehmen, dass der M-
Uberriese mit seiner semireguliiren
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Abbildung 5: Das EW-Langzeitmonitoring an VW Cep. (Grafik: nach E. Polimann)

Pulsationsperiode von 116 Tagen
(Sarro et al. 1980) die Rate dieses
Massentransfers noch zusitzlich
beeinflussen wird. Da die Be-Stern-
scheibe die offensichtliche Quelle
der Ho-Emission ist, scheint dies
auch der beste Anwirter fiir die Er-
kldrung der fortwihrenden Ande-
rungen ihrer Intensitit zu sein. Aus
dem Befund dieses Beobachtungs-
materials allein ist es noch nicht
moglich, zu beurteilen, inwieweit
diese Schwankungen ausschliess-
lich auf variierende Beitriage durch
Massentransfer zwischen den bei-
den Komponenten oder aus der Be-
Sternscheibe selbst, oder beides zu-
sammen herriihren.

Doch konnte mit dem vorhandenen
Datenmaterial der Frage nachge-
gangen werden, ob zur Zeit der Peria-

stronpassage tatsichlich eine Zu-
nahme der Emissionsstirke als
Folge des Massentransfers vom M-
Uberriesen in die Be-Sternscheibe
nachgewiesen werden kann. Wie
Abb. 6 zeigt, steigt ausserhalb der
Bedeckung die EW mit einer gewis-
sen Streuung von bis zu 10 A bis zu ei-
nem Maximalwert an, um danach in
dhnlicher Weise wieder abzuneh-
men.

Ein Polynomfit (2. Grad) fiihrt zu
dem gestrichelt gezeichneten Kur-
venverlauf mit dem eingetragenen
rechnerischen Zeitfenster fiir die
Periastronpassage. Dieser Kurven-
verlauf bestitigt im Wesentlichen,
dass die EW der Ho-Emission als In-
dikator fiir die Be-Sternscheibe und
ihrer Masse bzw. Dichte mit zuneh-
mender Annidherung an das Peria-
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Abbildung 6: Die obige Grafik veranschaulicht das EW-Maximum zur Zeit der
Periastronpassage. (Grafik: nach E. Pollmann)

stron durch den Masseniibertrag
vom M-Stern im Sinne einer zusitzli-
chen Scheibenfiitterung mit be-
stimmt wird.

Spektroskopische Langzeitbeoach-
tungen deutlich ausserhalb der Be-
deckung sind bisher lediglich von
dem Astronomen WRIGHT aus Beob-
achtungen des Bedeckungsereignis-
ses 1977-78 bekannt geworden. In
diesen Untersuchungen gibt das
V/R-Verhiltnis der Ha-Emission
zum ersten Mal grob Auskunft iiber
ein mogliches quasi-zyklisches Ver-
halten der Dichtestruktur der Be-
Sternscheibe. In WrigHt “s Untersu-
chungen ist zwar nahezu der ge-
samte Phasenbereich mit Messun-
gen abgedeckt, die Beobachtungs-
dichte ist jedoch fiir eine
zuverlissige Analyse diesbeziiglich
viel zu gering. So konnten ab No-
vember 2000 eigene Messungen zu-
sammen mit denen anderer Beob-
achter bei verbesserter Beobach-
tungsdichte denen von WRIGHT hin-
zugefiigt werden, wobei deutlich
wurde, in welch drastischer Weise
sich das V/R-Verhiltnis verindert
(Bild 7). Diese V/R-Phasenabhingig-
keit gibt Anlass dariiber nachzuden-
ken, welches die Ursachen dafiir
sein konnten. Dass der Uberriese an
dieser Ho-V/R-Variation nicht beteiligt
sein kann, geht allein schon aus sei-
nem Spektraltyp hervor. Und so
kann auRerdem wegen der geringen
Helligkeit und der deshalb nicht de-
tektierbaren spektralen Signatur
des Begleiters vermutet werden,
dass Dichtevariationen in der Gas-
scheibe die eigentlichen Ursachen
sind.

Die in allen Phasen des 7450 Tage
dauernden Orbits stets deutlich ge-
trennten  Emissionskomponenten
der rotierenden Gasscheibe (vergl.
Abb. 4) weisen in ihren Peakma-
xima orbitale Rotationsgeschwin-
digkeiten von ca. + 100 km/s aus,
was zusammen mit den stindigen
V/R-Anderungen in Abb. 7 besagt,
dass eine Variation der Scheiben-
dichte vorhanden sein muss. Durch
Entfernen des Langzeittrends mit-
tels Polynom 3. Grades in Abb. 8 (ist
dies die 7450 Tage-Orbitalperiode?)
fiihrt eine anschliessende Perioden-
analyse der Residuen zu Perioden
von 390d, 500d und 1100d (Abb. 9),
wovon letztere die ausgeprigtere
ist.

Hieraus leite ich die Notwendigkeit
ab, dass im kiinftigen Monitoring
von VV Cep schwerpunktmiissig die
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Analyse des V/R-Verhaltens bei
deutlich hoherer Beobachtungshiu-
figkeit als bisher im Vordergrund
stehen muss, um so zu gesicherten
Informationen {iiber eine Periodi-
zitat der beiden Scheibendichtezo-
nen zu gelangen.

Diese angestrebte hohere Beobach-
tungsdichte ist naturgeméss sehr
viel leichter in einer grosseren Be-
obachtungsgemeinschaft zu reali-
sieren, weshalb ich an dieser Stelle in-
teressierte  Spektroskopiker im
Sinne einer Projektbeteiligung zur
Mitarbeit einladen mdchte.

I Ernst Polimann
Emil-Nolde-Strasse 12
D-51375 Leverkusen
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Abbildung 9: Periodenanalyse der Residuen nach Abzug des Langzeittrends in
Abbildung 8. (Grafik: nach E. Pollmann)
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