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Vorwort

Die vorliegende Arbeit befasst sich mit spektroskopischen Beobachtungen von Symbio¬
tischen Sternen. Sie ist im Rahmen eines etwa vierjährigen Doktorats am Institut für

Astronomie in Zürich entstanden. Dieser Bericht soll nun die Resultate dieser Forschungs¬
tätigkeit zusammenfassen.

Wie in vielen anderen wissenschaftlichen Arbeiten werden auch hier nur einige Teil¬

aspekte eines umfangreichen Forschungsgebietes behandelt. Es wurde dabei keinen Wert
auf eine umfassende oder abgeschlossene Darstellung gelegt. Einzig im ersten Teil wird
einleitend ein kurzer Überblick über das Forschungsgebiet "Symbiotische Sterne" gegeben.
Danach folgen verschiedene Studien, die oft nicht näher miteinander verbunden sind, aus¬

ser dass sie sich mit Phänomenen in Symbiotischen Sternen befassen. Im Teil II wird etwas

ausführlicher auf Beobachtungsmethoden eingegangen. Im Vordergrund stehen Beobach¬

tungsdaten, die im Rahmendieser Arbeit mit demIUE-Satelliten und dem 1.93m Teleskop
des Observatoire de Haute Provence aufgenommen wurden. Teil III behandelt einzelne

Emissionslinien, die in Symbiotischen Sternen ganz spezielle Eigenschaften besitzen. Der

letzte Teil IV befasst sich mit Elementhäufigkeiten in Symbiotischen Sternen. Dort werden
auch Beziehungen zwischen Symbiotischen Sternen und anderen astronomischen Objekten
besprochen.

Mehrere Kapitel basieren auf Arbeiten die schon in wissenschaftlichen Zeitschriften
veröffentlicht wurden. Zum Teil sind diese Arbeiten, und damit auch grössere Teile der

vorliegenden Dissertation, in Zusammenarbeit mit H. Nussbaumer, H. Schild und M. Vogel
entstanden. Auf der folgenden Seite werden diese Veröffentlichungen aufgezählt.
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Zusammenfassung

Symbiotische Sterne sind Doppelsternsysteme, die aus einem kühlen Riesen, einer heissen

Komponente und einem Emissionsnebel bestehen. In dieser Arbeit werden aus spektrosko¬
pischen Beobachtungen verschiedene physikalische Grössen von diesen Systemen bestimmt.

Der erste Teil gibt einleitend eine Übersicht des heutigen Wissenstandes über Symbio¬
tische Sterne. Historische Arbeiten aber auch moderne Beobachtungen werden besprochen
und mit Modellvorstellungen verglichen.

Der zweite Teil befasst sich hauptsächlich mit spektroskopischen Beobachtungen.
VomSymbiotischen Stern V1016 Cyg werden Daten des IUE-Satelliten präsentiert, die

die Entwicklung des UV-Spektrums während den Jahren 1978 bis 1989 verfolgen. In die¬

sem Zeitraum wurden die Linienflüsse von hochionisierte Atomen (z.B. MgV, OV) stärker
und für Atome mit mittleren Ionisationspotentialen (z.B. CHI, CIV) schwächer. Die Li¬

nien von neutralen und einfach ionisierten Atomen (z.B. Ol, Mgll) zeigen unregelmässige
Variationen. Das UV-Kontinuum wurde ebenfalls schwächer, vorallem im kurzwelligen
IUE-Bereich. Diese Veränderungen werden durch eine Zunahme der Strahlungtempera¬
tur der ionisierenden Quelle erklärt.

Mit dem 1.93m Teleskop des OHP(Frankreich) wurden Spektren im nahen IR von

Symbiotischen Sternen und von Standardsternen aufgenommen. Anhand der beobachteten
TiO-Absorptionsbanden werden aus diesen Beobachtungen die Spektraltypen der Roten

Riesen von symbiotischen Systemen bestimmt.

Im dritten Teil werden spezielle Emissionslinien von Symbiotischen Sternen bespro¬
chen. In viele Symbiotischen Sterne beobachtet man bei 6825Ä und 7088Ä breite Emis¬

sionslinien, die bisher unidentifiziert waren. Es wird gezeigt, dass diese Emissionen durch
RamanStreuung des OVI Resonanzdoubletts AA1032, 1038 an neutralem Wasserstoff ent¬

stehen. Die Eigenschaften und diagnostischen Möglichkeiten der Raman-gestreuten Emis¬

sionlinien werden besprochen.
Das relative Flussverhältnis zwischen Hei Tiplett- und Singlettlinien sind in Symbio¬

tischen Sternen ungewohnt. Mit Hilfe von Multiniveau-Rechnungen wird gezeigt, dass das
beobachtete Verhalten der Hei Linien auf die hohe Nebeldichte in symbiotischen Systemen
zurückzuführen ist.

Themades vierten Teils sind die Elementhäufigkeiten in den Emissionsnebeln von

Symbiotischen Sternen. Mit Hilfe von IUE-Beobachtungen bestimmen wir relative C, N

und 0 Häufigkeiten für 24 Symbiotische Sterne. Der Vergleich mit verwandten Objek¬
ten ergibt, dass die Symbiotischen Sterne am besten mit Häufigkeiten von Roten Rie¬
sen übereinstimmen. Dieses Resultat unterstützt die Idee, dass in symbiotischen Sy¬
stemen das ionisierte Material vom Roten Riesen stammt. Es folgt eine ausführliche
Häufigkeitsanalyse für die drei symbiotischen Novae HMSge, V1016 Cyg und HBV475

durchgeführt. Die physikalischen Bedingungen im Emissionsnebel werden abgeschätzt
und Häufigkeiten von He, C, N, 0, Ne, Si, Ar und Fe bestimmt. Die resultierenden
Häufigkeiten sind ebenfalls vergleichbar mit Häufigkeiten in Roten Riesen. Es werden
keine Nova-ähnlichen Kernumwandlungen beobachtet. In den beiden D-Typ Systemen
HMSge und V1016 Cyg (Systeme mit Staubemission im IR) ist keine Entvölkerung der

typischen Staubkomponenten Si und Fe festzustellen. Daraus schliessen wir, dass in diesen

Systemen sich der Staub ausserhalb der ionisierten Region befindet.

ZumSchluss werden noch geplante Forschungprojekte vorgestellt, die auf dieser Arbeit
aufbauen und von denen wir neue Informationen über Symbiotische Sterne erwarten.
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Summary

Symbiotic stars are binaries, consisting of a cool giant, a hot component and an emission
nebula. In this work physical properties of these Systems are derived from spectroscopic
observations.

In the first section our present knowledge of symbiotic stars is reviewed. Old and

present day observations are discussed and compared with modeis.

The second section deals mainly with spectroscopic observations of symbiotic stars.

Spectra of the symbiotic star V1016 Cyg taken with the artificial satellite IUE are pre¬
sented. They show an evolution of the UV emission from 1978 to 1989. During this
time the line fluxes of highly ionized atoms (e.g. MgV, OV) increased, while those of
medium ionized atoms (e.g. CHI, CIV) decreased. The lines of neutral and singly ionized
atoms (e.g. Mgll, Ol) show irregulär variations. The UVcontinuum weakened as well,
predominantely in the short wave length ränge of the IUE spectral ränge (1200-3200Ä).
The variations are explained as being due to an increasing radiation temperature of the
ionizing source.

Spectra in the near IR of symbiotic stars and Standard stars have been taken with
the 1.93m telescope of the OHP(France). They show TiO absorption bands as typical
features in the spectra of the red giants. They allow a Classification of the red giants in

symbiotic Systems.
In the third section some emission lines are chosen for special discussion. In many

symbiotic stars broad emission lines at 6825Ä and 7082Ä are observed, their identity has
been a long standing problem. It is showed that these emission lines are formed by Raman

scattering ofthe OVI resonance doublet AA1032,1038 on neutral hydrogen. The properties
and diagnostic possibilities inherent in the Ramanscattered emission lines are discussed.

The relative flux ratios between Hei triplet and singlet lines are peculiar in symbiotic
stars. With multi-level calculations it is shown that the observed He I flux ratios are due
to the high densities in the symbiotic nebulae.

Elemental abundances in the emission nebulae of symbiotic stars are the topic of the
fourth section. Based on IUE observations the relative C, N, 0 abundances of 24 symbiotic
stars are determined. Comparison with related objects reveals that symbiotic stars best
fit the abundances of red giants. This finding supports the idea that in symbiotic Systems
the ionized material originates from the cool giant. There follows a detailed abundance
analysis for the three symbiotic novae HMSge, V1016 Cyg and HBV475. The physical
conditions are found, and abundances for He, C, N, 0, Ne, Si, Ar, and Fe determined.
The abundances thus derived are again similar to abundances in red giants. No nova-like
nuclear processing is observed. In the D-type Systems HMSge and V1016 Cyg (systems
showing dust emission in the near infrared) no depletion of the typical dust constituents
Si and Fe is found. Weconclude that dust must be located outside the ionized region in
these Systems.

Finally we present an outlook on future projects, which are a natural continuation of
the present work and from which newinsight into the nature of symbiotic stars is expected.
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TEIL I: DASSYMBIOTISCHEPHÄNOMEN

Zu den Symbiotischen Sternen zählt man eine spezielle Gruppe von astronomischen Ob¬
jekten, die im Verlaufe der letzten Jahrzehnte nach und nach entdeckt wurden, weil sie

ungewöhnliche Spektren zeigen. Man beobachtet bei diesen Objekten gleichzeitig das Ab¬
sorptionsspektrum eines kühlen Sterns und die Emissionslinien eines ionisierten Nebels.
Wegenden speziellen Erscheinungsformen konnten viele dieser Objekte anfänglich nicht
klassifiziert werden, oder sie erhielten eine falsche Klassifikation. Meistens erlaubten erst

genauere Beobachtungen eine definitive Einteilung zu den Symbiotischen Sternen. Die
grosse Vielfältigkeit dieser Objekte kommt schon zum Ausdruck, wenn man die verschie¬
denen unkorrekten oder ungenauen Klassifikationen nennt, die für Symbiotische Sterne
oft verwendet wurden: Me-Stern, Be- oder B[ ]-Stern, Ha-Objekt, Nova und Planeta¬
rischer Nebel. Die grosse Vielfalt der beobachteten Phänomene erschwert natürlich eine

geradlinige Erforschung der Symbiotischen Sterne. Es ist nicht einmal möglich eine detail¬
lierte Studie eines Prototyps durchzuführen —ganz einfach, weil es keinen Prototyp für
die Symbiotischen Sterne gibt. Praktisch jeder Symbiotische Stern ist nämlich bezüglich
irgend einer wesentlichen Eigenschaft ein Spezialfall.

In drei einleitenden Kapiteln wird ein Überblick des heutigen Wissensstandes über
Symbiotische Sterne vermittelt. Dabei liegt der Schwerpunkt im 1. Kapitel bei historischen
Arbeiten, die vor 1960 gemacht wurden. Im 2. Kapitel werden neuere Beobachtungsdaten
besprochen, die dank der heutigen Technologie in allen Wellenlängenbereichen —vom

Radio- bis zum Röntgenbereich —gewonnen werden können. Im 3. Kapitel vergleiche ich
verschiedene Beobachtungsdaten, umallgemeine Eigenschaften von Symbiotischen Sternen
zu suchen. Es werden dort auch kurz einige Modelle für Symbiotische Sterne behandelt.

Ich kann im Rahmen dieses einleitenden Teils nicht auf alle bekannten Eigenschaften
von Symbiotischen Sternen eingehen. Ich möchte deshalb den interessierten Leser auf die
zwei Konferenzberichte "The Nature of Symbiotic Stars" (Friedjung und Viotti,1982) und
"The Symbiotic Phenomenon" (Mikolajewska et al.,1988), sowie auf die Monographie "The
Symbiotic Stars" (Kenyon, 1986) verweisen.



1. Die Entdeckung Symbiotischer Sterne

Der Ausdruck "Symbiotische Sterne" stammt von P.W. Merrill. Er bezeichnete damit
eine kleine Gruppe seltsamer Sterne, die in ihren Spektren gleichzeitig Titanoxid-(TiO)-
Absorptionsbanden, wie sie bei kühlen Sternen üblich sind, und Emissionslinien ionisierter
Atome, z.B. Hell und Olli, zeigen. In Figur 1.1 sind zwei photographische Spektren von

Symbiotischen Sternen abgebildet. Merrill machte um 1930 als erster auf diese spezielle
Gruppe aufmerksam. So schrieb er (Merrill, 1933):

"It begins to appear that the coexistence in the same spectrum of
these lines (Hell, NIII, und [Olli]) and of the titanium bands is
not purely fortuitous, but may arise systematically under certain
stellar conditions."

Anfänglich wurden diese Objekte als Sterne mit einem Kombinationsspektrum be¬
zeichnet. Diese Gruppe bestand um 1933 nur aus den vier Objekten Z And, RWHya,
CI Cyg und AX Per und den zwei rekurrierenden Novae RS Oph und T CrB (Merrill
und Burwell, 1933). Photometrische Beobachtungen dieser Sterne zeigten unregelmässige
Variationen mit einer Amplitude von 2 bis 3 Magnituden (Figur 1.2). Nach diesen ersten

Entdeckungen folgten viele spektroskopische Arbeiten über Symbiotische Sterne, vorallem
von Merrill, Swings und Struve. Sie verfolgten mit grossem Aufwand und beschrieben mit
detektivischer Genauigkeit die spektroskopischen Veränderungen dieser Sterne.
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Fig. 1.1: Photographische Spektren der Symbiotischen Sterne AX Per (oben)
und RWHya (unten). Neben den Balmer-Linien sind noch [Olli] A4363, A5007
und Hell A4686 bezeichnet. Das unregelmässige Sternkontinuum in AXPer wird
durch die TiO-Banden verursacht (aus Merrill, 1933).

Die Qualität der damals verwendeten Photoplatten ist in keiner Weise mit heutigen
Detektoren vergleichbar. Weil die Empfindlichkeit etwa hundertmal kleiner war, benötigte
Merrill mit einem 2.5 mTeleskop (100 inch) ganze Nächte, d.h. 6 bis 8 Stunden, umein gut
belichtetes Spektrum von Z And zu erhalten. Mit einem modernen CCD-Detektor braucht
mandazu (mit einem gleich grossen Teleskop) nur noch etwa 10 Minuten! Zusätzlich ist der

dynamische Bereich von Photoplatten recht beschränkt. Es war deshalb viel schwieriger
als heute, ein Spektrum zu erhalten, das nicht unter- oder überbelichtet ist. Quantitative



Aussagen, zum Beispiel über die Stärke von Emissionslinien, konnten auch nur in sehr
beschränktem Masse gemacht werden.

Trotzdem lieferten diese systematischen Arbeiten wichtige Beiträge über das spek¬
troskopische Verhalten von Symbiotischen Sternen im visuellen Wellenlängenbereich. So
beschrieb schon Merrill (1944) periodische Wellenlängenverschiebungen von Emissionsli¬
nien. Die daraus bestimmten Perioden für Z And (P = 680d), BF Cyg (P = 700 - 800d),
CI Cyg (P = 800 - 900d), und AGPeg (P = 800d) stimmen gut mit den heutigen Wer¬
ten überein. Die periodischen Dopplerverschiebungen der Emissionslinien entsprechen
Geschwindigkeitsänderungen von etwa 30 km/s. Dabei sind die Variationen für die ver¬

botenen Linien etwas grösser, verglichen mit den erlaubten Linien. Zudem wird in diesen
Objekten die maximale Wellenlängenverschiebung für verbotene Linien etwa eine fünftel
Periode später beobachtet als für erlaubte Linien.

Die Zahl der Sterne mit Kombinationsspektren wuchs stetig an. Um1943 nannte
Merrill (1944) zwölf Objekte. Schon damals zeigte sich, dass die Symbiotischen Sterne
keine homogene Gruppe bilden. Bei näherer Betrachtung fallen deutliche Unterschiede
von Stern zu Stern auf. ZumBeispiel ist der kühle Stern in den meisten Systemen ein nor¬

maler M-Riese, in AGDra aber ein K-Riese und in R Aqr ein Mirastern. Einige symbio¬
tische Systeme besitzen ein sehr reiches Emissionslinienspektrum mit starken verbotenen
Linien, während in anderen Objekten praktisch nur Rekombinations- und erlaubte Linien
beobachtet werden. Anhand des Ausbruchverhaltens unterscheidet man drei Gruppen:
klassische Symbiotische Sterne, rekurrierende Novae und symbiotische Novae. In den fol¬

genden Abschnitten werden die Eigenschaften dieser einzelnen Gruppen kurz beschrieben.

Klassische Symbiotische Sterne
Zur ersten Gruppe gehören die Ausbrüche der "klassischen" Symbiotischen Sterne mit
Lichtkurven wie in Figur 1.2. Sie werden oft als Z And Veränderliche bezeichnet.

Genaustens verfolgt wurde auch das spektroskopische Verhalten während Ausbrü¬
chen. In "klassischen" Symbiotischen Sternen unterscheiden sich die Ausbrüche kaum.
Die Veränderungen im visuellen Bereich können durch 3 Phasen beschrieben werden (z.B.
Merrill, 1944; Swings und Struve, 1940):
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Fig. 1.2: Lichtkurve von Z And während des Ausbruchs von 1939 für den roten

(Kreise) und den blauen (Punkte) Wellenlängenbereich (aus Payne-Gaposchkin,
1946).

Im Helligkeitsminimum beobachtet man das typische Kombinationsspektrum mit
hoch angeregten Emissionslinien und TiO-Banden eines M-Riesen.



- Wennder Stern heller wird, entwickelt sich ein frühes Hüllenspektrum, dessen Kon-
tinuum im visuellen Bereich das M-Spektrum überstrahlt. Die Emissionslinien wer¬

den schwächer, und jene von hoch ionisierten Atomen verschwinden ganz. Die Wel¬
lenlängen der Absorptionslinien sind entsprechend einer sich ausdehnenden Hülle ver¬

schoben.
- Wenndie Helligkeit des Stern wieder abnimmt, wird das Hüllenspektrum schwächer,

und die Absorptionslinien zeigen keine Expansion mehr. Die TiO-Banden tauchen
wieder auf, und es entwickeln sich wieder Emissionslinien von zunehmend höher ioni¬
sierten Atomen.

Typische Vertreter dieser Gruppe sind zum Beispiel Z And, CI Cyg und AXPer.

Rekurrierende Novae
T CrB und RS Oph sind rekurrierende Novae, die während der Ruhephase ein Absorp¬
tionsspektrum eines kühlen Riesen mit HI und Hei Emissionslinien zeigen. Hie und da
beobachtet man auch hoch angeregte Emissionslinien, die aber normalerweise ziemlich
schwach sind. Sehr interessant sind die extrem kurzen und heftigen Ausbrüche dieser
Systeme.

Von T CrB wurden bis jetzt zwei Ausbrüche, um 1866 und 1946, beobachtet. Auf
der nächsten Seite (Fig. 1.3) sind Ausschnitte aus den Veröffentlichungen von Schmidt

(1866a,b,c) abgebildet, wo die Entdeckung der Nova CrB 1866 (später T CrB genannt)
beschrieben wird. Die Lichtkurve zeigt einen plötzlichen Helligkeitsanstieg von > 6m auf
etwa 2m. Eine Helligkeit von > 6m bedeutet, dass J. Schmidt am Vorabend im Sternbild
CrB von Auge keinen neuen Stern beobachten konnte. Gefolgt wurde dieses Aufleuchten
von einem sehr raschen Helligkeitsabfall auf etwa 8m innerhalb von zehn Tagen. Interes¬
sant ist der dritte Ausschnitt (Schmidt,1866c), der noch von einem sekundären Maximum
berichtet.

Diese Beobachtungen von Schmidt wurden durch den zweiten Ausbruch von 1946

bestätigt, als T CrB sich genau gleich verhielt; plötzliches Aufleuchten auf etwa V =

3m (möglicherweise wurde das Helligkeitsmaximum verpasst), gefolgt von einem raschen
Helligkeitsabfall. Etwa 3 Monate später beobachtete manwieder ein sekundäres Maximum
mit einem langsamen Anstieg umetwa 2 Magnituden und schliesslich ein Abklingen auf
die Ruhehelligkeit.

Spektroskopische Beobachtungen, aufgenommen während des Helligkeitsmaximums
von 1946, lassen sehr starke und breite Emissionslinien mit P Cygni-Profilen von HI und
Hei erkennen, die auf eine Expansionsgeschwindigkeit von etwa 4000 km/s hindeuten.
Kurz nach dem Ausbruch erschienen Linien von Hell, gefolgt von den typischen Korona¬
linien [FeX], [FeXIV] und anderen hoch ionisierten Atomen. Etwa eine Woche später, als
die Helligkeit der Nova auf 7m abgenommenhatte, wurden diese Emissionslinien schon
wieder schwächer. Der Anstieg zum sekundären Maximumwar mit einem Verschwinden
der hoch ionisierten Emissionslinien verbunden. Das Spektrum wurde zu diesem Zeit¬
punkt von einem starken Kontinuum und einigen Emissionslinien von HI, Hei, Fell und
[Fell] beherrscht. Nach dem sekundären Maximumbeobachtete man wieder ein typisches
Kombinationsspektrum mit Hell und NIII Emissionslinien und TiO-Absorptionsbanden.

Ausbrüche von RS Oph wurden fast regelmässig gemeldet, nämlich in den Jahren
1898, 1933, 1958, 1967 und 1986. Im Vergleich zu T CrB unterscheiden sich die Ausbrüche
von RS Oph durch den etwas langsameren Helligkeitsabfall und das Fehlen des sekundären
Maximums. Die auffallenden Eigenschaften, hohe Expansionsgeschwindigkeiten und Ko¬
ronalinien, werden aber auch in RS Oph beobachtet.



(a) Schreiben des Herrn J. K-Julius Schmidt, Dircclors der Sternwarte in Athen, an den Herausgeber.
Als sich am Abend des 13. tliii (Sonntag;) das Gmvülk zu

- zertheilcn begann, bemerkte ich bei dem ersten Aufblicke an

einer noch dunstigen Stelle des Himmels einen beträchtlich
grossen Stern nicht weit von aCoronac, unterwärts. In der.'
ersten Uebcrraschung glaubte ich, dass eines jener seltenen
Meteore sich zeige, welche scheinbar, wegen der Lage ihrer
Bahn, viele Sccuudcn laug an demselben Orte verharren.
Als ich etwa cihe Minuto gezählt halte, und keine Acndcrung
eingetreten war, nahm ich den Comctcnsucher, und erkannte
nun, dass cs sich um einen neuen Stern handle, der, wenig
schwächer als aCoronac, durch seine Lage in der Nähe von

s, die sonst so auffällige. Figur- der Krone ganz unkenntlich
machte. Sein Licht war einfach gclbwciss, etwas mehr gelb
als ot. Jetzt sah ich erst auf die Uhr und fand 8h5l" milll.
Zeit Alben = 7I'24" niittl. Zeil Paris. Frühesleus 3 Minuten
vorher, also um 8h48™ war der Stern aus dem Gewölk her-,
vorgetreten. Die bis 111' fortgesetzten Ycrglcichutigcn Messen

darüber keinen Zweifel, dass der Steril bereits an Licht
abnehme, und Mai 15 hallo er nur noch 3™4.

Mai 14 beobachtete ich ihn am Rcfractor der Sternwarte.
In seiner Nähe konnte, wegen seines zu grossen Glanzes,
kein schwacher Stern gesehen Werden; doch ward ich auch
darüber sicher, dass in 3 bis 4 Bogciiminulcu Abstand kein
Stern 9m oder 10™ vorhanden sei. Die Dünner Charte giebt
alle Sterne sehr genau au. Durch Verglcichung mit dem

; Bessol'echeu Slcru 8" in Weisse hora XV. Jli 1389 = «

finde ich hier Mai 14'nova = « —1™35*59und a —14'52"ä
(erst genähert).

Nova 1866,0 = i5h53™53,78, +26°18'2"8 Cgcnähert),
.so dass kein Zweifel, die Nova sei identisch mit Jl? 2765
der Donner Durchmusterung Daud IV. p. 113 wo der Ort des
kleinen Sterns 9m5.für 1866 = 15l,5l"54', +26°18'2.

Die Frage nach der Sichlbarkcit des Sterns in der Woche
vorher, namentlich am 12. Mai, kann ich genügend sicher.
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Nova Coronac Borealis.
Nachdem der Stern seit dem Mai sehr an Licht abge¬

nommen halte, und, his 9,10. Grosso herabgekommen, sich

kaum merklich mehr zu ändern schien, unlcrlicss ich cs im
Sommer, ihn sehr häufig zu beobachten, da ich glaubte, dass
er nun lange Zeit in seinem vormaligen schwachen Lichte
verharren würde. Am heutigen Abende (Oct. 5) nachdem
ich den Stern seit Sept. 1, wenigstens am Rcfractor, nicht

gesehen halte, fand ich meine Ycriuuthung nicht mehr zu¬

lässig. Der Stern halle so bedeutend an Licht zugenommen,
dass ich die tclcscopischc Configuration nicht wiederkannte,
und, um allen Zweifel zu beseitigen, eine neue Messung am

Kreismikrometer vornahm. Nach dieser ergaben sich die
früher schon gefundenen Data für die Lage, und-ich war

also vollkommen sicher, den Stern des 12/13. Mai beobachtet
zu haben. Die neuerdings eingetretene Veränderung erhellt
aus folgenden Schätzungen, wobei zu bemerken, dass un¬

gefähr: « = 8" oder 8"7. x und y = 9"10.

Fig. 1.3: Ausschnitte aus den Veröffentlichungen von Schmidt (1866a,b,c) über
die Entdeckung (a), die Lichtkurve (b) und das sekundäre Maximum(c) von Nova
CrB 1866.
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Symbiotische Novae

RRTel ist der Prototyp einer weiteren Gruppe von symbiotischen Sternen, den sogenann¬
ten symbiotischen Novae. RRTel wurde schon um die Jahrhundertwende als veränder¬
licher Stern mit einer Periode von P = 387d entdeckt. Um1944 zeigte dieser Stern
einen Nova-ähnlichen Ausbruch, als innerhalb eines Jahres die Helligkeit von m= 14
bis m= 7 anstieg. Der Stern behielt während etwa 5 Jahren diese Helligkeit, seither
wird er ganz langsam schwächer, wie aus der Lichtkurve in Figur 1.4 ersichtlich ist. Im
Maximumzeigte RRTel ein Spektrum, das einem F-Superriesen glich. Das heisst, die
Kalzium H und K Absorptionslinien waren etwa dreimal stärker als H<5 (Thackeray, 1950).
Danach entwickelten sich die Balmer-Absorptionslinien zu Emissionslinien, und mit dem
langsamen Helligkeitsabfall erschienen immer mehr Emissionslinien von immer höher io¬
nisierten Atomen (Thackeray, 1977). Es scheint, dass diese Entwicklung um 1980 mit
den [FeVII], [NeV] Linien und dem A6825 Emissionsband ein Maximumerreicht hat. Seit
etwa diesem Zeitpunkt sind zusätzlich TiO-Banden, und damit ein typisches Kombinati¬
onsspektrum, im visuellen Bereich sichtbar. Man beobachtet auch wieder die Pulsationen
des Mira-Sterns, der noch dieselbe Periode wie vor dem Ausbruch besitzt. Photometrisch
nimmt die Helligkeit weiterhin langsam ab, ist aber immer noch grösser als jene vor dem
Ausbruch. RRTel zeigt also einen extrem langsamen Novaausbruch, der über 50 Jahre
dauert. Dieses photometrische Verhalten ist typisch für alle symbiotischen Novae. Zu
dieser Gruppe gehören zum Beispiel auch AGPeg, V1016 Cyg, HBV475, HMSge und
PU Vul.
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Fig. 1.4: Visuelle Lichtkurve der symbiotischen Novae RRTel von 1950 bis 1982.
Die Daten stammen von Amateurastronomen der Royal Astron. Soc. of New
Zealand (aus Kenyon, 1986). Die grossen Schwankungen bei kleinen Helligkeiten
sind zu einem grossen Teil auf die Pulsation des Mirasterns zurückzuführen.



Erste Modelle
Die Arbeiten der vierziger und fünfziger Jahre brachten schon viele grundsätzliche Ei¬

genschaften der Symbiotischen Sterne an den Tag: periodische Verschiebungen der Wel¬
lenlängen, in einigen Systemen periodische Helligkeitsschwankungen, verbunden mit mehr
oder weniger heftigen Nova-ähnlichen Ausbrüchen.

Umdiese Beobachtungen zu erklären, schlug Berman (1932) ein Doppelsternsystem
vor, das aus einem kühlen M-Riesen und einem leuchtschwachen 0- oder B-Stern be¬
steht, ähnlich wie im System o Ceti (Mira). Dass aber dieser kleine Gruppe von Objekten
von Merrill und von Swings und Struve eine so grosse Aufmerksamkeit geschenkt wurde,
hatte teilweise einen speziellen Grund. Viele kühle Sterne, so auch die Sonne, haben
eine ausgedehnte, dünne und heisse äussere Atmosphäre (eine Korona), deren Physik nur

sehr schlecht verstanden wurde. Das typische Kombinationsspektrum eines Symbiotischen
Sterns zeigte ebenfalls einen kühlen Stern mit einem hochionisierten, dünnen Gas. Frei¬
lich ist die Nebelemission in diesen Systemen um viele Grössenordnungen stärker als in
der Sonne. Symbiotische Sterne wurden in diesem Zusammenhangdeshalb als exotische
Objekte mit einer Art "Superkorona" mit "Supereruptionen" betrachtet, durch dessen
Studium man sich mehr Klarheit über die Physik der äusseren Atmosphäre in kühlen
Sternen erhoffte. Die damaligen Vorstellungen verdeutlicht ein Zitat von Merrill (1944):

"A working hypothesis to explain the slow fluctuations in the dis¬
placements ofthe bright lines in combination spectra is that ofpul-
sations in an extensive, tenuous atmosphere in which the spectros¬
copic effects are stratified, the nebular lines beeing produced in the
outer zones. If, as A.S. Eddington has suggested, the period of
a long period variable coincides with the natural Vibration period
of volume pulsation, it seems possible that the longer period of a

combination star may coincide with the Vibration period of a star
with a more tenuous atmosphere. An alternative explanation may,
of course, be sought in the double star hypothesis. At present it
would be inadvisable to accept either hypothesis without reserve."

Dank neuen technischen Hilfsmitteln konnte bis heute die Doppelstern-Interpretation
bewiesen werden. So gelang zum Beispiel Walker (1954) mit Hilfe photoelektrischer Beob¬
achtungen die Entdeckung, dass die ehemalige Nova DQHer ein bedeckungsveränderlicher
Doppelstern ist. Nach und nach konnte dann gezeigt werden, das Ausbrüche von Novae,
Zwergnovae und anderen eruptiven veränderlichen Sternen nur in Doppelsternsystemen
vorkommen (Kraft, 1964). Photometrie im IR-Wellenlängebereich zeigte um 1970 deut¬
lich, dass während eines Ausbruchs der kühle Riese in einem symbiotischen System un¬

verändert bleibt. Mit Hilfe des künstlichen Satelliten IUE konnte ab 1978 auch die Kon-
tinuumsstrahlung der heissen Komponente im fernen UVsystematisch erfasst werden. Es
gilt jetzt (1990) als gesichert, dass Symbiotische Sterne Doppelsternsysteme sind, die aus

einem kühlen Riesen, einer heissen Komponente und einem ionisierten Nebel bestehen.



2. Moderne Beobachtungen Symbiotischer Sterne

2.1 Optische Beobachtungen

Die Verwendung von neuen Detektoren, wie Photomultipliern und vorallem optoelektroni¬
sche Halbleitern (CCD), brachte eine Revolution der optischen Astronomie. Im Vergleich
zu Photoplatten besitzen sie eine viel grössere Empfindlichkeit und einen riesigen dyna¬
mischen Bereich, womit die Messungen erheblich erleichtert werden. Als Folge wuchs
das Beobachtungsmaterial von Symbiotischen Sternen um ein Vielfaches an. Einerseits
können zeitliche Variationen nun viel detailierter verfolgt werden, andererseits sind auch
Beobachtungen von schwachen Objekten möglich. So veröffentlichte Allen (1984) einen

Katalog von allen bekannten Symbiotischen Sternen, die von Australien aus beobachtbar
sind. Sogar von mehreren extragalaktischen Objekten sind in diesem Katalog gute Spek¬
tren enthalten. Diese systematische Untersuchung ermöglichte statistische Aussagen, über
Eigenschaften von Symbiotischen Sternen und über deren Verteilung und Häufigkeit in der
Milchstrasse (Allen, 1979; 1980b).

Moderne spektroskopische Beobachtungen können sehr genau geeicht werden, sodass
eine quantitative Analyse des Spektrums routinemässig möglich ist; allerdings ist der dafür
nötige Arbeitsaufwand noch immer beträchtlich. In Kapitel 9 wird gezeigt, wie Tempe¬
raturen, Dichten und Häufigkeiten für symbiotische Nebel bestimmt werden können. In¬
direkt kann mit Hilfe der Zanstra-Methode auch Leuchtkraft und Strahlungstemperatur
der ionisierenden Quelle abgeschätzt werden.

Die hohe Empfindlichkeit der neuen Detektoren erleichtert auch polarimetrische Un¬
tersuchungen des Lichts. Licht wird zum Beispiel durch Streuung an Atomen und Mo¬
lekülen (Rayleigh-Streuung) oder an Staubteilchen polarisiert. In einem spärischen Sy¬
stem heben sich aber die verschiedenen Polarisationsmoden des Lichts aus Symmetrie¬
gründen gegenseitig auf, so dass keine Gesamtpolarisation gemessen werden kann. Dop¬
pelsternsysteme weichen stark von einer spärisch symmetrischen Konfiguration ab, was

Möglichkeiten zur Erzeugung von polarisiertem Licht bietet. Ein grosser Prozentsatz der
Symbiotischen Sterne sendet tatsächlich polarisiertes Licht aus. Eine Zusammenfassung
bisheriger polarimetrischer Beobachtungen von Symbiotischen Sternen findet manin Ma-
galhaes (1988). Als Beispiel ist in Figur 2.1 eine spektropolarimetrische Messung von R
Aqr abgebildet. Die Polarisation nimmt stark gegen kurze Wellenlängen zu, was durch
Rayleigh-Streuung erklärt werden kann. Der Streuquerschnitt für Rayleigh-Streuung
nimmt für kurze Wellenlängen stark zu, erzeugt also stärker polarisiertes Licht im blauen
Bereich. In R Aqr wird wahrscheinlich Licht der heissen Komponente in der Atmosphäre
des Roten Riesen gestreut. Im blauen Bereich, wo die Streuung am effektivsten und die
Eigenstrahlung des Roten Riesen amkleinsten ist, entsteht demnach der höchste Anteil
an polarisiertem Licht.

Ein weiterer wesentlicher Vorteil moderner Detektoren verglichen mit Photoplatten
besteht darin, dass die Beobachtungen direkt in digitaler Form vorhegen und mit dem
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Fig. 2.1: Spektropolarimetrische Messung für R Aqr aus Aspin et al.(1986);
von oben nach unten sind die Intensität (logarithmisch), die prozentuale Linear-
Polarisation und der Polarisationswinkel eingezeichnet.

Computer verarbeitet werden können. Sehr nützlich ist dies zum Beispiel zur Bestim¬

mung der Radialgeschwindigkeit und damit der Bahnbewegung des Roten Riesen. Ein
Vergleich der Absorptionsspektren mit Hilfe einer Korrelationsmethode ermöglicht die
Bestimmung von kleinen Dopplerverschiebungen, viel kleiner (etwa 5-10 mal) als die
eigentliche spektrale Auflösung der verwendeten Daten. Die Dopplerverschiebung kann
mit dieser Methode mit sehr grosser Genauigkeit bestimmt werden. In symbiotischen Sy¬
stemen erschweren aber Eigenpulsationen des Roten Riesen eine exakte Bestimmung der
Bahnparameter. Systematische Bestimmungen für Rote Riesen in symbiotischen Syste¬
men zeigen periodische Variationen mit einer Amplitude von 5-10 km/s (Garcia und
Kenyon, 1988).

2.2 IR—Beobachtungen

2.2.1 S- und D-Typen

Photometrische Beobachtungen von der Erde aus sind im IR in den "Fenstern" zwischen
den Wasserbanden der Erdatmosphäre bei 1.20, 1.65, 2.20, 3.5, 3.8 und lOfim. möglich.
Die entsprechenden Filter heissen J, H, K, L, L' und N. Praktisch alle Symbiotischen
Sterne wurden mit IR-Photometrie beobachtet (Allen, 1982a). Viele Symbiotische Sterne
wurden sogar durch solche Beobachtungen entdeckt, weil sie bei einer Durchmusterung
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von Objekten, die als Planetarische Nebel klassifiziert waren, die IR-Farben eines Roten
Riesen zeigten.

Anhand des IR-Kontinuums werden Symbiotische Sterne in S-Typen (stellar) und

D-Typen (dust) eingeteilt. Dieses Klassifikationsschema wurde von Webster und Allen
(1975) eingeführt, und es hat sich in mancherlei Hinsicht bewährt. Die meisten sym¬
biotischen Systeme gehören zu den S-Typen. Sie zeigen ein IR-Kontinuum, das einem
Schwarzkörper von 2500 —3500 K entspricht und sich nicht von normalen Roten Riesen
unterscheidet. Etwa 20%der Symbiotischen Sterne sind D-Typen mit starker Staubemis¬
sion für A > 3//m. Charakteristisch für eine leuchtende Staubwolke ist die Silikat-(SiO)-
Emission bei 10/mi. Systematische IR-Beobachtungen von D-Typen zeigen langperiodi¬
sche Variationen mit P = 300 - 600d und einer Amplitude von AK » lm (Whitelock,
1987). Dies beweist, dass die meisten symbiotischen Systeme vom Typ D einen Mira¬
stern als kühle Komponente besitzten. Diese Systeme werden auch als symbiotische Miras
bezeichnet. Als Einzelsterne verlieren Miras durch Sternwind viel Masse und besitzen des¬
wegen ebenfalls eine Staubhülle. Der Staub in symbiotischen Miras emittiert aber stärker
als in normalen Miras, was wahrscheinlich auf eine zusätzliche Aufheizung durch die heisse
Komponente zurückzuführen ist.

Die Klassifikation zwischen S- und D-Typen ist nicht nur geeignet zur Charakterisie¬
rung des IR-Spektrums von Symbiotischen Sternen. Die Staubbildung ist wahrscheinlich
nur in ausgedehnten Systemen möglich. Dies erklärt auch, weshalb die D-Typen nor¬

malerweise lange Bahnperioden P > 3 Jahre und ausgedehnte Emissionsnebel mit tiefer
Elektronendichte Ne < 108cm~3 haben. Im Gegensatz dazu sind S-Typen kompakte
Systeme mit grossen Dichten Ne k, 108cm~3 und kurzen Bahnperioden P ^ 3 Jahre.
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Fig. 2.2: IR-Spektrum von RXPup und V1016 Cyg (IRAS Science Team, 1986)

2.2.2 IRAS Daten und IR-Spektroskopie

Symbiotische Sterne sind auch starke Quellen im fernen IR. Mit dem Satelliten IRAS
(Infrared Astronomical Satellite) konnten über 50% der bekannten Symbiotischen Sterne
beobachtet werden. Bestimmt wurden mit diesem Satelliten die Intensitäten bei 12fim,
25/rai, 60/xm und 125/^m. Mit diesen photometrischen Daten konnten kühle Staubwolken
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erkannt werden. Aus den IRAS Intensitäten kann die Ausdehnung dieser Staubwolken und
damit die Masserverlustraten Mfür die kühlen Komponenten abgeschätzt werden (Kenyon
et al., 1988). Munterscheidet sich kaum von den Werten vergleichbaren Einzelsterne.
IRAS erlaubte auch die Aufnahme von Spektren mit kleiner Auflösung für die hellsten
symbiotischen Systeme (siehe Figur 2.2). Die Daten zeigen deutlich die Silikat-Emission
bei 10/xm. Ahnliche Spektren können auch mit grossen Bodenteleskopen gemacht werden.
Da aber die Detektoren im nahen IR noch eine schlechte Quanteneffizienz (Empfindlich¬
keit) besitzen, sind für solche Beobachtungen grosse Teleskope, viel Beobachtungszeit und
helle Objekte Voraussetzung. Die technische Entwicklung auf diesem Gebiet lässt aber
hoffen, dass in wenigen Jahren viele symbiotische Sterne mit hoher spektraler Auflösung
beobachtet werden können, was sicherlich neue Einsichten in die Natur der kühlen Kom¬
ponente gewähren wird.

2.3 Radiobeobachtungen

RRTel, V1016 Cyg und HBV475 waren die ersten Symbiotischen Sterne von denen um

1973 Radiostrahlung entdeckt wurde. Später wurden mit empfindlicheren Empfängern und
grösseren Antennenanlagen von etwa 30 weiteren Symbiotischen Systemen Radiostrahlung
beobachtet. Eine Zusammenfassung der bisherigen Beobachtungen findet manbei Seaquist
(1988) und Taylor (1988).

Die Radiostrahlung in Symbiotischen Sternen wird durch frei-frei Emission (Brems¬
strahlung) im ionisierten Gas erzeugt. Wegender hohen Elektronendichte ist der Nebel
optisch dick für die Radiostrahlung. Der emittierte Radiofluss (bei 5 GHz) ist damit umso

stärker, je grösser das ionisierte Gebiet ist. Man beobachtet auch wirklich für die ausge¬
dehnten D-Typen einen viel höheren Radiofluss als für die S-Typen.

Das Radiospektrum wird normalerweise durch ein Potenzgesetz beschrieben: 5„ ~

va. Der Spektralindex a gibt Auskunft über den Dichteverlauf im emittierenden Gas.
Zum Beispiel entsprechen a = -0.1 bzw. a —+2.0 einem optisch dünnen bzw. einem
optisch dicken Nebel (für Radiostrahlung) mit konstanter Dichte. In einem ionisierten
Sternwind mit konstanter Windgeschwindigkeit nimmt die Dichte quadratisch mit der
Distanz ab Ne ~ 1/r2 und der Spektralindex ist a = +0.6. Der mittlere Spektralindex
von Symbiotischen Sternen ist etwa a = 1, was auf eine kompliziertere Nebelstruktur
hindeutet.

Seaquist (1988) verweist auch auf einige Systeme, z.B. HMSge, CH Cyg, RS Oph,
deren Radiofluss sich zeitlich stark ändert. Solche Variationen sind mit Ausbrüchen ver¬

bunden. Die erhöhte Radioemission wird durch eine Vergrösserung der ionisierten Region
verursacht, was dank Radiokarten direkt beobachtet werden kann. Figur 2.3 zeigt deutlich
kurzeitige Veränderungen der Radiostruktur durch einen zweiseitigen Jet in CHCyg. Aus
der gemessenen Ausdehnung auf den Radiokarten und der Zeit, die seit dem Ausbruch
verstrichen ist, lässt sich in Abhängigkeit von der Distanz zum Objekt die Expansionsge¬
schwindigkeit vexp des hinausgeschleuderten Materials abschätzen. Für CHCyg und die
rekurrierende Nova RS Oph erhält mandamit Geschwindigkeiten von der Grössenordnung
veXp = 1000 —4000 km/s, was gut mit den gemessenen Dopplerverbreiterungen der Emis¬
sionslinien übereinstimmt (Selvelli, 1988; Krautter, 1987). Dieselbe Methode kann auch
für symbiotische Novae angewandt werden. Die gemessenen Ausdehnungen und die Aus-
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Fig. 2.3: Radiokarten von CHCyg bei A = 2cmfür zwei verschiedene Daten ca.

4 und 6.5 Monate nach demoptischen Ausbruch. Die Winkelausdehnung beträgt
l.l"/Jahr (aus Taylor, 1988).

bruchsdaten von AG Peg (1855), V1016 Cyg (1964) und HMSge (1975) ergeben viel
kleinere Geschwindigkeiten vexp = 20 —100 km/s, was auch spektroskopisch beobachtet
wird.

Auch wenn bis heute erst von etwa 10 Symbiotischen Systemen Radiokarten existieren,
geben sie wichtige Hinweise auf die Struktur des Emissionsnebels und dessen zeitliche
Entwicklung. Weitere geplante Grossprojekte im Bereich der Radioastronomie lassen neue

interessante Entdeckungen in diesem Wellenlängebereich erwarten.

2.4 UV—Beobachtungen

Regelmässige Beobachtungen von Symbiotischen Sternen im UV-Wellenlängenbereich A =

1200 - 3200 Ä ermöglicht seit 1978 der Satellit IUE (International Ultraviolet Explorer).
Damit ist eine direkte Beobachtung des Kontinuums der heissen Komponente möglich. Da
aber deren Temperaturen sehr hoch sind (T* £ 60000 K), sieht man nur den Rayleigh-
Jeans Teil der Schwarzkörperkurve. Für die Bestimmung von Leuchtkraft und Temperatur
muss deshalb eine indirekte Methode, wie die Zanstra Methode (siehe Osterbrock, 1974)
angewendet werden.

Wichtig sind die UV-Beobachtungen, weil in diesem Bereich praktisch alle Emissi¬
onslinien der ein- bis vierfach ionisierten Atome von C, N, 0, Ne, Mg, und Si Hegen.
Aus diesen UV-Emissionslinien konnten verlässliche Werte für die Elektronendichte Ne
und die Elektronentemperatur Te im Emissionsnebel bestimmt werden. Typische Werte
in symbiotischen Systemen sind Ne = 106 - 1010cm-3 und Te = 10000 - 30000 K. Die
Te-Werte sind charakteristisch für photoionisierte Nebel.

Aus den IUE Spektren lassen sich auf recht einfache Weise die relativen CNOHäufig-
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keiten im Emissionsnebel abschätzen (siehe Kapitel 8). Diese Häufigkeiten zeigen, dass
das ionisierte Material in Symbiotischen Sternen vom Roten Riesen stammt.

Dank der langen Lebensdauer des IUE-Satelhten konnte die zeitliche Entwicklung
von spektroskopischen und photometrischen Veränderungen im UV untersucht werden.
Zu den interessantesten Arbeiten dieser Art gehören zum Beispiel die Untersuchungen
der periodischen Variationen von HBV 475 (Fig. 2.4), die Entwicklung von HMSge
(Nussbaumer und Vogel, 1990) und die Bedeckung von CI Cyg. ZusätzÜch konnten viele
Systeme (Z And, AGDra, CHCyg, RS Oph ...) während aktiven Phasen oder Ausbrüchen
verfolgt werden. Wie bei optischen Spektren sind die hoch ionisierten Emissionslinien
während des Ausbruchs schwach und das Sternkontinuum stark. Gleichzeitig werden wie
bei optischen Spektren verbreiterte Emissionslinien mit P Cygni Profilen beobachtet.

f\

¦» C
¦3 2.
2 o

-S G

-. E

2.01.51.00.0 0.50.51.0
Phase

Fig. 2.4: Periodische Fluss- (obere Kurve) und Wellenlängenvariationen (untere
Kurve) der Hell A1640 Linie in HBV475. Die Minimum - MaximumAmpli¬
tude von F"(Al640) ist ein Faktor 4, während sich die Radialgeschwindigkeit der

Hauptkomponente von Hell von -60 bis +60km/s verschiebt (aus Nussbaumer et

al.,1986).

Ein riesiger Vorteil des IUE-Satelhten im Vergleich zu den herkömmlichen visuellen
Beobachtungen sind die absolut geeichten Daten, die problemlos miteinander verglichen
werden können. Beobachtungen mit Bodenteleskopen werden immer beeinträchtigt durch
die Absorption in der Erdatmosphäre, die nur unter günstigen Wetterbedingungen zu

bestimmen ist. Seit nun aber die Satelliten-Beobachtungen gezeigt haben, wie wertvoll
absolut geeichte Spektren für das Studium von variablen Sternen sind, werden vermehrt
Anstrengungen unternommen, die Qualität der optischen Daten zu verbessern.

Der nächste UV-Satellit, das Hubble Space Teleskop (HST), ist am 24. April 1990
in eine Erdumlaufbahn geschossen zu werden. Wennman die Spiegelfläche vom HSTmit
IUE vergleicht, stellt das neue Instrument eine Verbesserung um einen Faktor 25 dar.
Auch die Detektoren sind um vieles moderner, und es werden fast Wunder von diesem
Gerät erwartet.
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2.5 Röntgenstrahlung

In vielen symbiotischen Systemen ist die ionisierende Quelle sehr heiss T* £ 100000 K, so

dass auch viel Röntgenstrahlung im Bereich 100 - 200Ä emittiert wird. Es konnten auch
tatsächlich mehrere Systeme mit den Röntgensatelliten Einstein und EXOSATbeobachtet
werden (Allen, 1982b; Anderson et al.,1981; Viotti et al.,1987; Leahy und Taylor, 1987).
Die Röntgenastronomie ist noch ein sehr junges Forschungsgebiet und die Möglichkeiten
der Beobachtungsgeräte sind noch sehr beschränkt. Vorallem ist es technisch sehr schwierig
Röntgenstrahlen zu sammeln und auf einen Detektor zu "leiten". Deshalb können nur

Quellen beobachtet werden, die hell sind und deren Röntgenstrahlen zusätzlich nicht zu

stark durch interstellare Materie geschwächt werden.
Starke Röntgenquellen unter den symbiotischen Systemen sind vorallem Systeme, die

einen Ausbruch hatten, wie die Symbiotischen Novae RRTel, V1016 Cyg oder HMSge.
Im Gegensatz dazu sind AGDra, CHCyg und R Aqr Quellen die nur wenig durch inter¬
stellare Extinktion geschwächt werden. Die Interpretation der vorhandenen Röntgendaten
ist ziemlich schwierig, weil die beobachtbare Strahlung sehr stark von der interstellaren
und zirkumstellaren Absorption abhängt. So ändert sich die abgeleitete Röntgenhelligkeit
von AGDra umetwa einen Faktor 100, falls die interstellare Wasserstoff-Kolonnendichte
von Nu = 0 cm-2 auf Nu = IO20 cm-2 erhöht wird. Im optischen Bereich entspricht dies
einer minimalen Änderung der interstellaren Rötung von Eb-v = 0 auf ü7b-v = 0.02, was

kaum bestimmt werden kann (Kenyon, 1988). Der Grund für dieses Problem liegt darin,
dass Symbiotische Sterne vorallem sehr "weiche" Röntgenstrahlen emittieren (< 0.1 keV),
die sehr effektiv von neutralem Wasserstoff oder Helium absorbiert werden. Plausible
Erklärungen für die beobachtete Röntgenstrahlung ist Schwarzkörper-Emission einer heis¬
sen, kompakten Quelle (die Ionisationsquelle im symbiotischen System) oder Bremsstrah¬
lung in Schockzonen von Sternwinden und Jets.

Ein Spezialfall ist die symbiotische Röntgenquelle GX1^4 (V2116 Oph). Sie emit¬
tiert vorallem harte Röntgenstrahlung > 2 keV, zeigt aber im optischen ein typisches
Kombinationsspektrum mit starken HI und Hell Emissionslinien und einem M-Typ Ab¬
sorptionsspektrum (Davidsen et al.,1977). Die ausgesandte Strahlung im Röntgenbereich
ist typisch für einen Pulsar mit einer Pulsperiode von etwa 2 Minuten. Man nimmt daher
an, dass V2116 Oph ein Doppelsternsystem ist, das aus einem Roten Riesen und einem
Neutronenstern besteht. Interessant bei diesem Objekt sind die beobachteten Variationen
der Pulsdauer. Nach Greenhill et al.(1989) nahm von 1972 bis 1980 die Periode von etwa
130s auf 110s ab (spin up), und danach innerhalb kurzer Zeit wieder auf 120s zu (spin
down). Die Beschleunigung der Pulsperiode hängt wahrscheinlich direkt vom Massentrans¬
fer und der damit verbundenen Drehimpulstransferrate in diesem Doppelsternsystem ab.
Für die Abbremsung der Pulsarrotation wurde vorgeschlagen, dass vielleicht zeitweise eine
kontra-rotierende Akkretionsscheibe in diesem System existiert.
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3. Sternparameter für Symbiotische Sterne

Grundlegende physikalische Parameter wie effektive Temperatur Teff> Helligkeit L, Radius
R, Elementhäufigkeiten, Alter und Masse Mbeschreiben einen Stern als Ganzes. Der
Vergleich dieser Parameter mit verschiedenen Sterntypen, zum Beispiel im Hertzsprung-
Russell Diagramm (HR-Diagramm), gibt auch Hinweise über das Entwicklungsstadium in
dem sich ein Stern befindet. Bei Doppelsternsystemen, wie den Symbiotischen Sternen,
wird die normale Sternentwicklung durch den Begleiter in Abhängigkeit vom gegenseitigen
Abstand verändert. Damit gehören auch die Bahnperiode P und die Exzentrizität e zu

den wesentlichen Parametern symbiotischer Systeme.

3.1 Population

Die Raumverteilung der Symbiotischen Sterne wurde von Allen (1980b) untersucht. Die
Dichteverteilung vertikal zur galaktischen Scheibe p(z) = po • e~zlz° hat eine Skalenhöhe
von zq = 500pc. Dieser Wert ist typisch für die Scheibenpopulation. Auch die gemessene
Geschwindigkeitsverteilung für Symbiotische Sterne unterstützt die Zuordnung zur Schei¬
benpopulation. Dies lässt für die Mehrheit der Symbiotischen Sterne einen Metallgehalt
von Z « 0.01, Massen von I»l- 3M0 und ein Alter im Bereich t ta 2 - 10 • 109 Jahre
erwarten. Zu dieser Population gehören auch die Planetarischen Nebel und die Novae.
Eine neue Untersuchung, in der die galaktische Verteilungen von Symbiotischen Sternen
und Novae verglichen werden, deutet darauf hin, dass Symbiotische Sterne zu einer etwas
älteren Sternpopulation gehören als Novae (Duerbeck, 1990 persönliche Mitteilung).

Tabelle 3.1: Extragalaktische Symbiotische Sterne

Objekt Galaxie Spektraltyp Referenz
N60 SMC C 1
Ln358 SMC K-M 1
N73 SMC M 1

(anonym)* LMC ? 2
S63 LMC C 2
S147 LMC K5 3
CH-91 LMC C 4
C-l Draco Zwerggal. CI 5

*: wird auch "Sanduleaks star" genannt
1: Walker (1983); 2: Allen (1980c); 3: Morgan und Allen (1988); 4: Cowley
und Hartwick (1989); 5: Aaronson et al.(1982)

Es gibt aber bei den Symbiotischen Sternen einige offensichtliche Ausnahmen. So ist
AGDra ein metallarmer Schnelläufer, der sehr wahrscheinlich zur mittleren Population II
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gehört. Einige Symbiotische Sterne wurden in den Magellanschen Wolken oder in nahen
Zwerggalaxien entdeckt. Diese Objekte sind in Tabelle 3.1 aufgelistet. In der dritten
Kolonne von Tabelle 3.1 ist der Spektraltyp der kühlen Komponente (des Roten Riesen)
angegeben. Es fällt sofort auf, dass extragalaktische Systeme selten M-Riesen und häufig
Kohlenstoffsterne enthalten. Dies ist im krassen Gegensatz zu den galaktischen Systemen,
in denen die kühle Komponente meistens ein MRiese ist. Extragalaktische Symbiotische
Sterne gehören offensichtlich zu einer anderen Population als die symbiotischen Systeme
in unserer Milchstrasse.

Interessant ist ein Vergleich mit den relativen Häufigkeiten von M- und C-Riesen in
den Magellanschen Wolken und der Milchstrasse. Es ist nach Blanco et al.(1978) C/M
= 0.003 für die Milchstrasse, C/M « 2 für die grosse Magellansche Wolke (LMC) und C/M
äs 30 für die kleine Magellansche Wolke (SMC). Tendenziell entsprechen diese Werte auch
den beobachteten Verhältnissen zwischen C-Symbiotischen und M-Symbiotischen. Ob ein
Doppelstern mit einem kühlen Riesen ein symbiotisches System ist oder nicht, scheint also
wenig von der chemischen Zusammensetzung der Riesen abzuhängen.

3.2 Die kühle Komponente

Die kühle Komponente von Symbiotischen Sternen kann relativ einfach im optischen und
im nahen IR-Wellenlängenbereich beobachtet werden. Deshalb sind auch viele Informa¬
tionen darüber in der Literatur vorhanden.

Im Katalog von Allen (1982a) findet man den Spektraltyp der kühlen Komponente
von über 100 Symbiotischen Sternen. Diese Klassifikation erlaubt eine Unterscheidung
zwischen der grossen Mehrheit von normalen, kühlen K- und M-Riesensternen und einer
kleinen Gruppe von gelben Symbiotischen Sternen mit G- oder R-Absorptionsspektren.
Ein grosser Anteil der M-Riesen sind Mirasterne, die als Folge von Pulsationen Hellig¬
keitsvariationen zeigen.

3.2.1 K- und M-Riesen

Die Verteilung der K0- bis M8-Spektraltypen in Aliens Katalog ist in Figur 3.1 darge¬
stellt. Nicht berücksichtigt habe ich in diesem Histogramm 21 Objekte, die nur mit M(20
Objekte) oder nur mit K (1) klassifiziert sind. Ebenfalls weggelassen wurden extragalak¬
tische Objekte (Tabelle 3.1) und V1016 Cyg, dessen Klassifikation M3offensichtlich falsch
ist.

Die Verteilung der Roten Riesen von symbiotischen Systemen steigt für späte Spek¬
traltypen stark an und erreicht bei etwa M5 oder M6 ein Maximum. Diese Verteilung
unterscheidet sich von der Dichtehäufigkeit (pro pc3) von Einzelsternen, die von K3 nach
M5 stark abnimmt. Symbiotische Sterne sind also stark auf Systeme mit sehr späten
Roten Riesen beschränkt. Betrachtet mandie Spektralklassifikation der D-Typen, so ist
die Konzentration zu ganz kühlen Sternen noch ausgeprägter. Der Rote Riese ist in den
meisten dieser D-Systeme ein Mirastern. Die bekannten Perioden von symbiotischen Mi¬
ras sind in Tabelle 3.2 aufgelistet. Auch bei Einzelsternen ist Staubemission auf sehr kühle
M-Riesen und Mirasterne beschränkt.
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Fig. 3.1: Histogramm für die Verteilung der Spektraltypen von kühlen Kompo¬
nenten in symbiotischen Systemen. Leere Kästchen sind S-Typen und schraffierte
Kästchen D-Typen

Tabelle 3.2: Symbiotische Miras mit bekannter Periode (nach Whitelock,
1987)
Objekt Periode [d] Objekt Periode [d]
BICru 280
KMVel 370
R Aqr 387
RRTel 387
He2-104 400
He2-38 433

He2-106 450
Hl-36 450-500
V1016 Cyg 450
HMSge 540
RXPup 580

Den Roten Riesen in symbiotischen Systemen wird für die Leuchtkraft meistens die
Klassifikation III (normale Riesen) zugeschrieben. Diese Einteilung ist aber in vielen Fällen
recht unsicher und basiert meistens auf der Tatsache, dass weder typische Merkmale von

Superriesen (Leuchtkraft I) noch von Hauptreihensternen (V) beobachtet werden. Eine
Unterscheidung zwischen den Helligkeitsklassen II, III und IV oder sogar zwischen lila,
Mab und Illb ist für späte Riesen sehr schwierig und wurde bis jetzt kaum versucht.
Ich werde im Folgenden oft einfach annehmen, dass die Roten Riesen von symbiotischen
Systemen zur Leuchtkraftklasse III gehören.

3.2.2 Position der Roten Riesen im HR-Diagramm

Figur 3.2 veranschaulicht die Position von späten Riesen und von Mirasternen im Hertz¬
sprung-Russell-Diagramm. Eingezeichnet sind auch die Entwicklungswege für Sterne mit
Massen von M= 1,2 und 5M0. Die absolute Helligkeiten und die Temperaturen für
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Fig. 3.2: Position von Roten Riesen (o) und Mirasternen (*) im HR-Diagramm.
Die eingezeichnetenEvolutionswege sind von Maeder und Meynet (1989).

normale Riesen (Leuchtkraftklasse III) stammt aus Schmidt-Kaler (1982).
Zur Position der Mirasterne im HR-Diagramm sind noch einige Bemerkungen zu

machen. Da sich symbiotische Miras wenig bis gar nicht von normalen Mirasternen un¬

terscheiden, kann deren Helligkeit mit Hilfe einer Perioden-Leuchtkraft-Beziehung (P-L)
bestimmt werden. Die Helligkeit und die effektive Temperatur von Mirasternen wurde
für verschiedene Perioden eingezeichnet. Amgenausten kann die Perioden-Leuchtkraft-
Beziehung für Mirasterne in der grossen Magellanschen Wolke (LMC) bestimmt werden,
weil dort alle Sterne eine bekannte Distanz besitzen. Nachteilig wirkt sich dagegen aus,
dass diese Beziehung nur für den Periodenbereich P = 120—420dgut bestimmt ist. Ich ver¬

wende die Beziehung von Feast et al.(1989) mit dem Distanzmodul zur LMCAm= 18.47.

Mboi = 2.88-3.00 logP

Mirasterne mit längeren Perioden P > 420d sind im Mittel etwa 0.7 Magnituden heller,
verglichen mit dieser Beziehung. Zusätzlich ist es möglich, dass sich galaktische Miras
wegen ihrem höheren Metallgehalt nicht genau gleich Verhalten. Eine Beziehung zwischen
effektiver Temperatur und Periode ist schwieriger erhältlich. Eine Möglichkeit besteht
darin aus Figur 2 von Keenan et ai.(1974) eine Spektraltyp-Perioden-Relation zu bestim¬
men

P(Mx) = 100d + 60d • (x - 2) x=Unterklasse 2-7

und aus der Spektraltyp-Teff-Beziehung von Ridgway et al.(1980) schlussendlich die Tem¬
peratur.
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Mit Hilfe der Spektraltypen (Leuchtkraftklasse III wird vorausgesetzt) oder der Pul-
sationsperiode können wir nun die Positionen der Roten Riesen von Symbiotischen Sternen
im HR-Diagramm (Figur 3.2) abschätzen und einige Vermutungen über den evolutionären
Status dieser Objekte machen. Dabei wird angenommen, dass sich die Riesen in symbioti¬
schen Doppelsternsystemen nicht von normalen Einzelsternen unterscheiden. Im Abschnitt
3.2.3 wird näher behandelt, wie sich Rote Riesen in Doppelsternsystemen von Einzelster¬
nen unterscheiden können.

Es fällt auf, dass die Riesen symbiotischer Systeme hauptsächlich in Gebieten hegen
(im HR-Diagramm), wo evolutionsmässig ein starker Helligkeitsanstieg stattfindet. Ein
solcher Helligkeitsanstieg ist verbunden mit einer Ausdehnung des Sterns und einer Zu¬
nahme des Massenverlustes. Es scheint also zuzutreffen, dass diese Effekte wichtig sind
für die Bildung eines Symbiotischen Sterns, wo Wechselwirkungen zwischen den Kompo¬
nenten eines Doppelsternsystems stattfinden. Symbiotische Sterne vom Typ S besitzen
Bahnperioden im Bereich P ta 1 - 3 Jahre oder kritische Rocheradien von etwa 200Ä©.
Bei ihnen könnte deshalb die Zunahme des Radius' Richtung kritische Rochegrenze der
auslösende Mechanismus für eine symbiotische Phase sein. In Kapitel 3.4 wird näher auf
das Verhältnis zwischen der Ausdehnung des Roten Riesen und der kritischen Rochegrenze
eingegangen. In D-Typen, d.h. den symbiotischen Miras, scheint eher die starke Zunahme
des Massenverlustes während dieser Evolutionsphase die Ursache für symbiotische Akti¬
vitäten zu sein. Der Massenverlust für Mirasterne hängt stark von der Pulsationsperiode
ab. Symbiotische Miras haben überdurchschnittlich lange Perioden P = 350 - 600d und
hegen damit in dem Bereich, wo die Massenverlustrate als Funktion von P amstärksten
zunimmt (Schild, 1989).

3.2.3 Gelbe Symbiotische Sterne

In Tabelle 3.3 sind jene galaktischen Objekte zusammengefasst, die ein Absorptionsspek¬
trum eines gelben Riesen vom Typ G oder R besitzen. Die R-Sterne sind Kohlenstoff¬
reiche Riesen mit ähnlichen Sternparametern wie G- oder frühe K-Riesen. Ich werde im
folgenden beide Typen gemeinsam behandeln, weil sie möglicherweise zwei Erscheinungs¬
formen desselben Phänomens darstellen.

G- und frühe K-Riesen haben nur einen relativ kleinen Sternradius R ta IORq (siehe
Figur 3.2) und nur einen schwachen Sternwind. Im vorhergehenden Abschnitt haben wir
aber gerade diese beiden nun fehlenden Eigenschaften verantwortlich gemacht für die Bil¬
dung eines symbiotischen Systems. Es ist deshalb nicht klar, warum Doppelsternsysteme
mit solchen Riesen ein symbiotisches System bilden können. Ich vermute, dass die spe¬
ziellen Eigenschaften der gelben Symbiotischen Sterne die Folge einer Häufigkeitsanomalie
sein könnte.

Die gelben Symbiotischen Sterne zeigen häufig, neben dem G-Absorptionsband, Stau¬
bemissionen im nahen IR. In symbiotischen Systemen mit K- oder M-Riesen beobachtet
man solche Staubemissionen nur für die ganz späten Spektraltypen M6-M8. Sie zeigen
den wohlbekannten Silikat-Buckel (SiO) bei 10//m. Im Gegensatz dazu zeigen die gelben
Symbiotischen Sterne diese typische Emission von O-reichen Staubwolken nicht. Deshalb
wurde schon hie und da in der Literatur vermutet, dass diese Objekte C reich sind. Whi-
telock (1987) erwähnt den Stern AS 210, dessen IR-Farben vergleichbar mit Staubhüllen
umKohlenstoffsterne sind. Neben diesen Anzeichen aus Staubbeobachtungen unterstützt
auch die G-Klassifikation die These von Kohlenstoff-reichen Sternen. Ball-Sterne und
CH-Sterne, die wegen des CH-Moleküls ein starkes G-Band besitzen, sind eng mit Koh-
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lenstoffsternen verbunden. Eine starke CH-Absorption wird oft gleichgesetzt mit einem
Häufigkeitsverhältnis C/0 £ 1. Deshalb bin ich der Meinung, dass die G-Klassifikation
in Symbiotischen Sternen zum Teil auf eine Häufigkeitsanomalie zurückzuführen ist, die
bei den R-Sternen deutlicher in Erscheinung tritt.

Tabelle 3.3: Symbiotische Systeme mit gelben Riesen und Kohlenstoff-
sternen.

Objekt Sp.typ Objekt Sp.typ
Ml-2 G2
Wray 157 G
AS 201 G2
SS 29 G
BD-21°3873 G
HD330036 GO

HD149427 F?
AS 210 G?
Hen 1591 G
He2-467 G
CD-43014304 ?

UKS-Cel R5

Nach der Standard-Sternevolutionstheorie kann ein Einzelstern mit so kleiner Hellig¬
keit wie ein G-Riese oder ein R-Stern keine C-reiche (d.h. C/0 £ 1) Hülle besitzen. Seit
einigen Jahren ist aber bekannt, dass alle Ball-Sterne nur in Doppelsternsystemen vor¬

kommen(McClure, 1983) und dass die beobachteten Häufigkeiten sehr wahrscheinlich eine
Folge von Wechselwirkungen im Doppelsternsystemen sind. Die C-Überhäufigkeit in den
drei Gruppen, CH-Sterne, Ball-Sterne und gelbe Symbiotische Sterne könnte daher durch
Massentransfer während einem früheren Stadium entstanden sein. Nach diesem Szenario
war die jetzige heisse Komponente ein Kohlenstoffstern vom Typ N, dessen C-reiche Ma¬
terie teilweise auf den Begleiter, den jetzigen Roten Riesen, überfloss. Im letzten Kapitel
(Ausblick) wird nochmals kurz auf diese interessante aber bis jetzt noch nicht gesicherte
These eingegangen.

3.3 Die heisse Komponente

Die heisse Komponente in Symbiotischen Sternen "ist zuständig" für die Ionisation des
Nebels. Schon aus optischen Beobachtungen sind unter der Annahme eines photoionisier¬
ten Nebels einige grundsätzliche Abschätzungen über die Temperatur und die Leuchtkraft
dieser Komponente möglich. Aus den Emissionslinien kann wie bei Planet arischen Nebeln
eine Anregungsklasse bestimmt werden, die grob eine Strahlungstemperatur für die ionisie¬
rende Quelle definiert. Meistens erhält mandamit sehr hohe Temperaturen, T* £ 60000 K,
während das schwache Kontinuum um4000Ä für eine geometrisch kleine Strahlungsquelle
spricht.

In Figur 3.3 sind die Positionen von heissen Komponenten in symbiotischen Systemen
in einem HR-Diagramm eingezeichnet. Die Darstellung basiert auf vorläufigen Resultaten
einer Zusammenarbeit mit U. Mürset, H. Nussbaumer und M. Vogel (siehe auch Mürset,
1989). Die Sternparameter wurden mit Hilfe von IUE-Spektren bestimmt. Aus der Hell
A1640 Aquivalentbreite erhält man eine sogenannte Zanstra-Temperatur T* für den ioni¬
sierenden Stern und aus dem entröteten Kontinuumsfluss eine scheinbare Helligkeit. Mit
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den spektroskopischen Parallaxen für den Roten Riesen kann auch die absolute Hellig¬
keit bestimmt werden. Da in Symbiotischen Sternen der ionisierende Stern nicht direkt
beobachtet werden kann, muss man bei dieser Methode das Nebelkontinuum sorgfältig
berücksichtigen. Es können so nur Objekte erfasst werden, die eine Hell Emissionslinie
besitzen (d.h. T* > 50000 K) und die ein UV-Kontinuum zeigen, das durch Stern- und
Nebelemission erklärt werden kann. Zum Beispiel zeigen die Spektren von RXPup und
ARPav eine andere Intensitätsverteilung.

L*[L0]

100000-

10000-

1000-

_1_

"

D-Typen

S-Typen

Zentralsterne

Hauptrcihe\

Entwicklungswege^ISÜÄä'nen 0.76 Mo
•

±M
0.56

T#

+-P+
100

200000 150000 100 000 50000 T*[K]

Fig. 3.3: Position der heissen Komponenten von symbiotischen Systemen im

Hertzsprung-Russel-Diagramm (nach Mürset, 1989).

Aus Figur 3.3 ist ersichtlich, dass für die heissen Komponenten von symbiotischen Sy¬
stemen die abgeleiteten Leuchtkräfte in einem grossen Bereich L ta 10 —10000X© verteilt
sind. Zu den hellsten Objekten L £ 5000X© gehören die symbiotischen Novae HMSge,
V1016 Cyg und RRTel. Klassische Symbiotische Sterne (Z And Veränderliche) haben
durchschnittlich eine etwas kleinere Leuchtkraft L w 100 - lOOOi©. Die Strahlungstem¬
peraturen erreichen Werte bis etwa T* « 180000 K. Eine untere Grenze für T* kann nicht
angegeben werden, weil unsere Methode wegen der fehlenden Hell Linie für tiefere Stern¬
temperaturen nicht anwendbar ist. Vergleicht mandie Positionen im HR-Diagramm mit
anderen astronomischen Objekten, so findet man heisse, entartete Zwergsterne, wie Zen¬
tralsterne Planetarischer Nebel (in Figur 3.3 eingezeichnet) oder heisse Komponenten von

kataklysmischen Variablen, in demselben Gebiet. Es ist deshalb vernünftig anzunehmen,
dass in vielen symbiotischen Systemen heisse, entartete Zwergsterne vorkommen. In jenen
Objekten, die ein "seltsames" UV-Kontinuum zeigen, besteht die heisse Quelle vielleicht
aus einem Stern und einer Akkretionsscheibe.
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Modelle für die heisse Komponente
Die heissen Komponenten von symbiotischen Systemen besitzen einerseits sehr unter¬
schiedliche Leuchtkräfte (Figur 3.3), andererseits zeigen sie sehr unterschiedliche Hellig¬
keitsvariationen. Es wurden deshalb verschiedene Modelle vorgeschlagen, umdie Beobach¬
tungen zu erklären. Unter den Fachleuten wird zur Zeit heftig diskutiert, welches Modell
für welches Objekt zutrifft. Entscheidend für das Verständnis der heissen Komponente
sind vorallem auch die Annahmen über den Massentransfer im Doppelsternsystem. Ich
begnüge mich im Folgenden damit, die gängigen Modelle für die heisse Komponente in
Symbiotischen Sternen aufzuzählen (siehe auch Allen, 1988).

- Ein Hauptreihenstern der viel Masse durch Überfliessen (Roche-lobe overflow) von der
kühlen Komponente akkretiert. Die abgestrahlte Energie ist hauptsächlich umgewan¬
delte Gravitationsenergie und stammt aus der Akkretionsscheibe und der Schockzone
beim Übergang Scheibe-Stern (boundary layer). Variationen der Helligkeit werden,
wie bei kataklysmischen Variablen, durch Änderungen der Massentransferrate verur¬

sacht.
- Ein Weisser Zwerg akkretiert Masse aus dem Sternwind des kühlen Begleiters. Dabei

wird der frische Wasserstoff auf dem Weissen Zwergen stetig durch thermonukleare
Prozesse verbrannt (Tutukov und Yungelson, 1982).

- Ein Weisser Zwerg akkumuliert auf seiner Oberfläche H-reiche Materie aus dem Stern¬
wind des kühlen Riesen. Sobald sich genügend Materie angesammelt hat, ereignet sich
eine Nova-ähnliche, thermonukleare Explosion.

- Ein Doppelsternsystem, bestehend aus einem Neutronenstern und einem Roten Rie¬
sen, ermöghcht vielfältige Wechselwirkungen zwischen dem kompakten, eventuell ro¬

tierenden Neutronenstern und dem Sternwind des kühlen Begleiters. Man kennt bis
heute erst ein solches System, den Röntgenstern GX1+4 (V2116 Oph).
Sehr wahrscheinlich treffen für verschiedene Symbiotische Sterne verschiedene Modelle

zu. Die Zuordnung sollte mit Hilfe von speziellen Beobachtungskriterien möglich sein. Eine
überzeugende und systematische Arbeit in diese Richtung existiert aber leider bis heute
noch nicht.

3.4 Bahnparanieter

Für wechselwirkende Doppelsternsysteme wie Symbiotische Sterne sind die Bahnparame¬
ter von grundlegender Bedeutung. Sobald der Durchmesser der einen Komponente etwa
gleich gross wie die Distanz zwischen den beiden Sternen ist, spielen GravitationsWech¬
sel Wirkungen und Massentransfer eine wichtige Rolle. Je nach Konifiguration von Stern¬
paaren im Roche-Modell unterscheidet manverschiedene Klassen von Doppelsternen. Das
Roche-Modell beschreibt die Geometrie der Äquipotentialflächen in einem Doppelsternsy¬
stem. Dabei ist die kritische Äquipotentialfläche oder die Roche-Grenze durch jene Fläche
definiert, welche ein maximales Volumen umschliesst, innerhalb derer ein Massenelement
eindeutig einem der beiden Sterne zugeordnet werden kann. Das Volumen einer Kompo¬
nente kann diese kritische Grenze nicht übertreffen, weil ein Überfliessen von Materie zum

Begleiter eine weitere Ausdehnung verhindert.
Je nachdem, ob in einem Doppelsternsystem keine, eine oder beide Komponenten

22



die kritische Rochegrenze ausfüllen, unterscheidet mangetrennte Systeme, halbgetrennte
Systeme oder Kontaktsysteme. Symbiotische Sterne bestehen aus einer ausgedehnten
kühlen und einer kompakten heissen Komponente. Sie gehören deshalb entweder zu den
getrennten oder halbgetrennten Systemen. Im ersten Fall ist Massentransfer vom Roten
Riesen zum heissen Stern nur durch einen Sternwind möglich. Im zweiten Fall kann
die Masse vom Roten Riesen auch direkt zum Begleiter überfliessen, womit viel grössere
Massentransferraten möglich sind. Im folgenden Abschnitt wird untersucht, ob der Rote
Riese in Symbiotischen Sternen sein Rochevolumen ausfüllt oder nicht.

Tabelle 3.4: Bahnperioden und Sternradien der Roten Riesen von sym¬
biotischen Systemen
Objekt Periode [d] Ref. Sp.Typ Ref. R/ Rq
EGAnd 470 1 M2.4 a 64
AXPer 682 2 M5.2 a 94
UVAur 388 3 C a

BXMon 1380 4 M4.6 a 89
SYMus 627 5 M2 b 60
RWHya 372 6 Ml.l a 51
TCrB 228 7 M4.1 a 85
AGDra 554 8 Kl b 13
CLSco 625 6 K5 b 32
RS Oph 230 9 K5.7 a 39
ARPav 605 10 M3 b 71
BF Cyg 754 11 M5 a 92
CICyg 855 12 M4.9 a 91
He2-467 488 13 G5 c 8
HBV475 964 14 M4 b 84
AGPeg 827 15 M3.0 a 71
Z And 757 6 M3.5 a 78
1: Smith (1980), 2: Kenyon (1982), 3: Garcia und Kenyon (1988), 4: Mayall
(1940), 5: Kenyon und Bateson (1984), 6: Kenyon und Webbink (1984), 7:
Kenyon und Garcia (1986), 8: Meinunger (1979), 9: Garcia (1986), 10: An¬
drews (1974), 11: Payne-Gaposchkin (1954), 12: Aller (1954), 13: Arkhipova
und Noskova (1988), 14: Nussbaumer et al.(1986), 15: Meinunger (1983).
a: Kenyon und Fernandez-Castro (1987a), b: Allen (1982a), c: Arkhipova und
Noskova (1988).

Aus der beobachteten Bahnperiode kann die Separation in einem Doppelsternsystem
und die Rochegrenze abgeschätzt werden. Entsprechend dem 3. Keplerschen Gesetz gilt
für den Abstand zwischen den beiden Komponenten a in einem Doppelsternsystem:

a3 = P2(MWz+ Mrr),
wobei a in AE, P in Jahren und M\yz, Mrr in Mqgemessen wird.

Die Sternmassen der einzelnen Komponenten in symbiotischen Systemen können, wie
in den vorhergehenden Kapiteln gezeigt wurde, stark eingeschränkt werden. Die galakti-
sche Verteilung der Symbiotischen Sterne spricht für kleine Sternmassen M^ 3M0. Die
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Roten Riesen bevölkern im Hertzsprung-Russel-Diagramm ebenfalls Gebiete, wo vorallem
massearme Sterne erwartet werden. Die heisse Komponente ist wahrscheinlich in vielen
Fällen ein Weisser Zwerg. Falls es sich umeinen Hauptreihenstern handelt, hat er, als we¬

niger entwickelte Komponente, eine kleinere Masse als sein kühler, entwickelter Begleiter.
Diese auf statistischen Betrachtungen beruhenden Schranken schliessen natürlich nicht
aus, dass einzelne Objekte von dieser Regel abweichen. Es kann aber für die meisten sym¬
biotischen Systeme angenommenwerden, dass die heisse Komponente ein Weisser Zwerg
mit Mwz= 0.6 —1.4M© und die kühle Komponente ein Riese auf dem roten Riesenast
(d.h. der Kern ist entartet) mit Mrr = 0.8 —3M0 ist. Zusätzlich sei Mrr > Mwz
und die Bahnen im Doppelsternsystem kreisförmig. Damit kann die Rochegrenze für die
Roten Riesen in symbiotischen Systemen als Funktion der Bahnperiode abgeschätzt wer¬

den. Der äquivalente sphärische Radius für das kritische Rochevolumen ÄRoche hängt vom

Massenverhältnis q = Mrr/Mwz ab. In Kopal (1959) sind diese Werte tabelhert. Der
Rocheradius relativ zur Separation a kann wie folgt approximiert werden:

ÄRoche/a = f(q) = 0.38 • (1 + 0.2 • log10 q)
Für den mittleren Radius des kritischen Rochevolumens R gilt damit:

ÄRoche = a ¦ f(q) = {P\Mrr + Mwz))1/3 • /(<?)

Tabelle 3.4 fasst die beobachteten Perioden und Spektraltypen für symbiotische Dop¬
pelsternsysteme zusammen. Die gemessenen Perioden stammen aus verschiedenen Quellen
und wurden in den meisten Fällen auf Grund von periodischen Helligkeitsschwankungen
bestimmt. Die Radien der Roten Riesen habe ich aus dem Spektraltyp und den Tabellen
von Schmidt-Kaler (1982) berechnet. Dabei wurde angenommen, dass die Riesen eine
Helligkeit entsprechend der Leuchtkraftklasse III besitzen.

In Figur 3.4 sind die Sternradien der Roten Riesen und die Bahnperioden für die
symbiotische Systeme von Tabelle 3.4 eingezeichnet. Die Kurven in diesem Diagramm
entsprechen den Rocheradien für typische Massenwerte Mwzund Mrr. Ich habe die
Objekte in Figur 3.4 in "normale" Symbiotische Sterne (o) und rekurrierende Novae (*)
eingeteilt.

Betrachten wir zuerst die beiden rekurrierenden Novae T CrB und RS Oph. Beide
Objekte besitzen deutlich kürzere Bahnperioden als alle anderen Systeme. Sehr wahr¬
scheinlich ist dieser Sachverhalt kein Zufall. Zusätzlich scheint der Rote Riese in T CrB das
kritische Rochevolumen auszufüllen. RS Oph erhielt durch Kenyon und Fernandez-Castro
(1987a) ein Leuchtkraftklassifikation I—II, was bedeuted, dass der Rote Riese in diesem Sy¬
stem viel grösser ist als in Tabelle 3.4 oder Figur 3.4 angegeben ist. Er könnte ebenfalls
sein kritisches Rochevolumen ausfüllen. Beide Objekte gehören daher möglicherweise zu

den halbgetrennten Systemen. Es können also in diesen Systemen grosse Massentransfer-
raten durch Überfliessen von Materie beim inneren Lagrangepunkt erwartet werden, was

zur Bildung einer Akkretionsscheibe führen kann. Die speziellen Ausbrüche, die man in
den rekurrierenden Novae beobachtet, könnten deshalb durch Instabilitäten in der Akkre¬
tionsscheibe verursacht werden.

Für die "normalen" symbiotischen Systeme (o) sind die Radien der Roten Riesen klar
kleiner als die kritischen Rocheradien. Es scheint sogar ein festes oberes Verhältnis zwi¬
schen Sternradius (Ärr) und Rocheradius ÄRR/ÄRoche * 0.5 zu existieren. Dies könnte
bedeuten, dass der Massentransfer in "normalen" symbiotischen Systemen durch Wind-
akkretion stattfindet, und nicht durch Überfliessen der Materie durch den inneren La¬
grangepunkt. Diese Interpretation ist natürlich nur richtig, falls für die Roten Riesen die
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Fig. 3.4: Bahnperioden und Sternradien der Roten Riesen für symbiotischen
Systeme. Die eingezeichneten Kurven entsprechen von links nach rechts kritischen
Rocheradien für die Massen (Mwz = 0.8, Mrr = 3.0), (0.8, 1.5) und (0.8, 0.8).

Leuchtkraftklassifikation III auch wirklich zutrifft. Rote Riesen mit Leuchtkraftklasse II
haben etwa einen 2-3 mal grösseren Radius, was für die meisten der hier betrachteten
Systeme bedeuten würde, dass der Rote Riese sein Rochevolumen ausfüllt. Kenyon und
Fernandez-Castro (1987a, Ref. a in Tabelle 3.4) haben nur für CI Cyg (II) und AX Per
(II—III) eine "erhöhte" Leuchtkraft gefunden. Es muss hier aber betont werden, dass diese
Leuchtkraftklassen sehr unsicher sind. Sie basieren auf Abschätzungen der CNBanden
bei 8026-8068Ä, die auch von den relativen C, N und 0 Häufigkeiten abhängen.

Zu diesem Abschnitt möchte ich noch bemerken, dass die betrachteten Objekte in
Tabelle 3.4 und Figur 3.4 keinesfalls repräsentativ für die Symbiotischen Sterne sind. Zum
Beispiel sind keine Systeme mit langen Perioden, das heisst keine D-Typen, vertreten, weil
bis jetzt keine Bahnperioden bestimmt worden sind. Auch symbiotische Systeme, die keine
auffälligen Wechselwirkungen und keine Bedeckungs- oder Reflexionseffekte zeigen, sind
untervertreten. Objekte des Südhimmels wurden kaum berücksichtigt, weil diese Objekte
weniger beobachtet werden. Die hier berücksichtigte Gruppe besteht somit vorallem aus

hellen, aktiven und engen symbiotischen Systemen des Nordhimmels.

3.5 Der Emissionsnebel

Der Emissionsnebel in symbiotischen Systemen ist der Beobachtung relativ leicht zugäng¬
lich. Trotzdem sind wesentliche geometrische Eigenschaften des ionisierten Gasnebels
unbekannt oder zumindest umstritten. Dies ist eigentlich nicht verwunderlich, wird ja
die Struktur des Nebels stark durch schwierig zu erfassende dynamische Prozesse be-
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stimmt. Weil eine umfangreiche Literatur über photoionisierte Nebel existiert (z.B. Oster¬
brock, 1974) und auch mehrere Dissertationen, die an unserem Institut gemacht wurden,
dieses Thema detailliert behandeln (Vogel, 1990; Schild, 1981; Kindl, 1986), sind die
Ausführungen in diesem Kapitel kurz und einseitig. Es werden nur einige Abschätzungen
über gewisse Parameter von Emissionsnebeln in symbiotischen Systemen gemacht. In den
folgenden Kapiteln wird aber trotzdem vorausgesetzt, dass die wichtigsten Grundlagen
über die Physik von Gasnebeln bekannt sind.

5.3.1 Strömgrenradius
In einem strahlungsbegrenzten Emissionsnebel besteht eine Beziehung zwischen dem ioni¬
sierten Volumen und der ionisierenden Quelle. Die Anzahl der emittierten ionisierenden
Photonen pro Zeiteinheit ist in erster Näherung gleich der Anzahl Rekombinationen im
Nebel. Der Strömgrenradius r\ definiert das ionisierte Volumen für einen sphärisch sym¬
metrischen Wasserstoffnebel mit konstanter Dichte nach der Formel (Osterbrock, 1974):

4*Rl j°°^dv = Q(H°) = yr? NH+NeaB(K°,Te)
Für reine Wasserstoffnebel gilt in der ionisierten Zone Ne = JVH+ ta Nu- Auf der linken
Seite in dieser Gleichung steht die Sternoberfläche 4irRl und die Anzahl ionisierende Pho¬
tonen mit v > uo = 3.3-1015Hz, die pro (cm2-«) emittiert wird. Das ionisierte Volumen mal
die Anzahl Rekombinationen NeNpas [cm"3-s_1] steht auf der rechten Seite. Im Koeffizi¬
enten aß werden alle Rekombinationen direkt in den Grundzustand nicht berücksichtigt,
da diese wiederum ionisierende Photonen erzeugen.

Berücksichtigt man zusätzlich auch Hehum, so ändert der Strömgrenradius nur we¬

nig. Auf praktisch jede Rekombination in ein angeregtes Niveau von He° oder He+
folgt ein Übergang in den Grundzustand des betreffend Ions, der wieder ein Photon er¬

zeugt, das Wasserstoff ionisieren kann. Die Anzahl der H°-ionisierenden Photonen wird
deshalb durch die zusätzliche Ionisation von He° und He+ nur wenig verändert. Der
Strömgrenradius r2 der He+-Zone fällt für hohe Sterntemperaturen Ts > 40000K, wie in
Symbiotischen Sternen übüch, mit rx der H°-Zone zusammen. Für den Strömgrenradius
der He+2-Zone 7-3 gilt eine analoge Beziehung wie für den Wasserstoffnebel:

47TÄ2 £ ^du = Q(He+) = yrlNeNHe+2aB(Ee+ ,Te)

Im folgenden werden einige Grössenabschätzungen für Emissionsnebel in symbioti¬
schen Systemen gemacht. Zur Veranschaulichung stehen in Tabelle 3.5 die berechneten
Grössen für einige typische symbiotische Systeme. Die verwendeten Parameter entspre¬
chen ungefähr den bestimmten Grössen von einer hoch ionisierten symbiotischen Novae
RRTel (Hayes und Nussbaumer, 1986), einem klassischen Symbiotischen Stern Z And,
(Nussbaumer und Vogel, 1989; Fernandez-Castro et al.,1988) und zwei weniger hoch ioni¬
sierten Systemen mit grosser Leuchtkraft BF Cyg (Mikolajewska et al.,1989) und kleinerer
Leuchtkraft RWHya (Kenyon und Fernandez-Castro, 1987b).

In Tabelle 3.5 sind Q(H0)- und Q(He+)-Werte gegeben, wobei für die Strahlungs¬
verteilung die Planck'sche Strahlungskurve verwendet wurde. Die Anzahl der emittierten
ionisierenden Photonen ist stark abängig von der Sterntemperatur Ts und dem Sternradius
Rs-
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Tabelle 3.5: Abschätzungen über Ionisationsquellen und ionisierte Nebel
in Symbiotischen Sternen
Parameter "RR Tel" "Z And" "BF Cyg" "RWHya"
Ionisationsquelle
Ta[K] 200000 150000 60000 80000
Rs/Rq 0.07 0.07 0.30 0.07
l/l@ 7000 2200 1000 200
log Q(H°) 47.5 47.1 46.9 46.1
log Q(He+) 47.1 46.4 44.4 44.5

Emissionsnebel
N(E+) [cm"3] 106 109 109 109
n [AE] 450 3.3 2.8 1.6
V(E+)/V(Ee+2) 0.64 0.36 0.006 0.04
m(H+)/M0 1•IO"3 4•IO"7 3•IO"7 4•10"8

Bei gegebener Sternstrahlung hängt der Strömgrenradius vorallem von der Nebel¬
dichte ab. Der Einfluss der Nebeltemperatur Te über den Rekombinationskoeffiezienten
ob ist vergleichsweise klein und wird im folgenden vernachlässigt. Der Strömgrenradius
ri der H+-Zone und die Masse des ionisierten Nebels m(H+) hängen demnach wie folgt
von der Nebeldichte ab:

r3 ~ l/iV2+ und m(H+) ~ 1/JVH+
Diese Beziehungen und auch Tabelle 3.5 zeigen, dass rt und m(H+) für Systeme mit
niederer Dichte (meistens D-Typen) um vieles grösser sind als für Systeme mit hoher
Nebeldichte. Diese Abschätzungen setzen eine konstante Nebeldichte und einen strah-
lungsbegrenzten Nebel voraus. Wieweit diese Bedingungen in Wirklichkeit erfüllt sind,
ist unklar. Aus Häufigkeitsbestimmungen (siehe Kapitel 8 und 9) weiss man, dass die
ionisierte Materie in Symbiotischen Sternen vom Roten Riesen stammt. Falls die kühle
Komponente Masse nur durch einen normalen Sternwind verliert, ist zu wenig Materie
vorhanden, umeinen strahlungsbegrenzten Nebel mit niedriger Dichte zu bilden.

3.5.2 Ionisationsparameter

Eine weitere charakteristische Grösse für einen photoionisierten Nebel ist der Ionisati¬
onsparameter T. Er beschreibt das Verhältnis zwischen der Stärke der ionisierenden
Strahlung und der Teilchendichte im Emissionsnebel. In diesem Abschnitt werden einige
Abschätzungen über den Ionisationsgrad in Symbiotischen Sternen gemacht.

Schon im vorhergehenden Kapitel über den Strömgrenradius haben wir stillschwei¬
gend angenommen, dass sich der photoionisierte Nebel im Gleichgewicht befindet. Diese
Bedingung ist normalerweise erfüllt, weil die charakteristische Zeit zur Erreichung dieses
Ionisationsgleichgewichts t = l/(aBNe) kurz ist, verglichen mit der Zeitskala dynamischer
Prozesse im Nebel. Es gilt somit auch lokal ein Gleichgewicht zwischen Ionisation und
Rekombination:

N^NHoa„ = NeNH+aB
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Wir betrachten für diese Abschätzung wiederum nur einen reinen Wasserstoffnebel. iV7
bezeichnet den Photonenfluss, das heisst, die Anzahl ionisierender Photonen pro Zeit- und
Flächeneinheit [cm-2s-1]. Für den Photoionisationsquerschnitt av und den Rekombinati¬
onskoeffizient aB verwenden wir die folgenden konstanten Werte: av = 2 • 10_18cm+2 und
aB —2 • 10-13cm3s_1. Für das Ionisationsverhältnis Nh+/Nho gilt somit

JVH+ avN.7
_

iVH<> aBNe 105cm/s
T = N~f/Ne bezeichnet den Ionisationsparameter mit einer Geschwindigkeits-ähnlichen
Dimension [cm/s]. T ist proportional zum Ionisationsverhältnis iVH+/iVH°- Im folgenden
wird untersucht wie sich das Ionisationsverhältnis Nu+ /N^o in einem Emissionsnebel mit
konstanter Dichte verhält. Zuerst betrachten wir den planparallelen und danach den
sphärisch-symmetrischen Fall.

Planparalleler Fall
Wir betrachten ein eindimensionales Modell, in dem sich bei x = 0 eine Strahlungsquelle
befindet, die JV° Photonen pro Zeit- und Flächeneinheit emittiert. Diese Strahlungsquelle
ionisiert von x = 0 bis zur Ionisationsfront x\ = N^/(NeNu+aB) einen Nebel mit konstan¬
ter Dichte Ne = JVH+ ta Nu. Das Strahlungsfeld, das heisst der Fluss der ionisierenden
Photonen, nimmt mit x, als Folge von Ionisationen, stetig ab. Es gilt für x < x\:

iVH+ T(a:) av 0
.r , x

=
1ft« ,

= —irriK -xNH+NeaB)Nno(x) 105cm/s aBJVe 7

oder jvh+
=

r(o)
iVHo(x) 105cm/s K)

Das Ionisationsverhältnis Nn+/Nno(x) oder der Ionisationsparameter r(a:) nimmt nach
dieser Gleichung stetig mit x ab. In realistischeren Rechnungen wäre der Gradient von

iVH-r/iVHo(a:) etwas weniger steil. Wir vernachlässigen nämlich, durch die Benützung des
Rekombinationsquerschnitts aB, den Beitrag der diffusen Nebelstrahlung zum Strahlungs¬
feld. Da die nicht berücksichtigten Rekombinationen in den Grundzustand etwa 40% aller
Rekombinationen ausmachen, entstehen zusätzliche ionisierende Photonenund zusätzliche
H°-Atome im ionisierten Nebel. Bei x ta 0 ist die diffuse Strahlung verglichen mit der
Strahlung der ionisierenden Quelle vernachlässigbar. In diesem Bereich wird daher in
unserer Rechnung das Ionisationsverhältnis überschätzt, weil wir einen Teil der Rekombi¬
nationen vernachlässigen. Im Gegensatz dazu kann amäusseren Rand des Nebels x ta x\
die diffuse Strahlung mehr als 40% zu den ionisierenden Photonen beitragen. Dort wird
daher durch unsere vereinfachten Rechnungen NK+/Nno(x) unterschätzt. Für eine eher
qualitative Betrachtung sind aber diese Abweichungen von untergeordneter Bedeutung.

Als nächstes interessiert uns die Kolonnendichte von H° im ionisierten Nebel. Damit
können auch Abschätzungen über die optische Dicke im Lyman-Kontinuum oder den
Lyman-Linien gemacht werden. Die Anzahl der H°-Atome pro Volumeneinheit ist:

a„N®(l - x/xi) av{x\-x)
Das zweite Gleichheitszeichen ergibt sich durch Erweitern mit x\ und der Substitution
xi = N°/(NeNft+aB). Die Integration kann nicht ganz bis x\ erfolgen, da bei x\ die
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obige Funktion einen Pol besitzt. Physikalisch bedeutet dies, dass die Dichte des neutralen
Wasserstoffs JVho bei der Ionisationsgrenze ummehrere Grössenordnungen ansteigt. Wir
führen die Integration nur bis x\ —e durch. Damit erhält mandie Kolonnendichte:

r"i-e 1 rxi~e 1 1 Xl/ Nno(x)dx —

—/ dx ——ln;
J0 «i/ Jo x - xl au e

Für xi/e = 10 ist die Kolonnendichte d = 2.3/au und die optische Dicke im Lyman-
Kontinuum etwa r ta 2.3. Die Werte d und r sind doppelt so gross für xi/e = 100.
Dieses Resultat ist plausibel, da ionisierende Photonen von der Strahlungsquelle nur bis
etwa t ta 1 dringen können, also bis dort wo der Nebel ionisiert ist. Der Absorptions¬
koeffizient im Linienzentrum der Lya Linie ist für typische Dopplerbreiten (ca. 30km/s)
a(Lya) = 2 • 10-14cm2. Dieser, gegenüber der Kontinuumsabsorption 104 mal grössere
Wirkungsquerschnitt ergibt eine optische Dicke von der Grössenordnung r « 104 im Zen¬
trum dieser Wasserstofflinie.

Sphärisch symmetrischer Fall
Die Ionisationsquelle im sphärisch symmetrischen Fall sei ein Stern mit Radius Rs der
pro Zeiteinheit Q(R) = 4wR2sNy(Rs) Photonen emittiert. Der ionisierte Nebel besitze
wiederum eine konstante Dichte und kann eine innere Grenze ro besitzen, so dass Ne = 0
für r < ro- Damit erhält man folgende Beziehung zwischen Strömgrenradius r\ und
ionisierenden Sternphotonen:

AfT
Q(H) = 4xÄ2iV7(Äs) = —(rl - r3)iVH+iVeaB

Falls ri > ro ergibt sich wieder dieselbe Gleichung wie in Kapitel 3.5.1.
Analog wie im planparallelen Fall kann nun im Bereich ro < r < 7*1 das Ionisations¬

verhältnis Nh+/Nho oder der Parameter T(r) bestimmt werden. Der Ionisationsparameter
T(r) wird in diesem Fall nicht nur durch Ionisationen im Nebel geschwächt, sondern auch
durch die geometrische Verdünnung.

JVH+
_

T(r) o, f4TrR2sN^Ra) - g(r3 - r3)JVH+iVeaB'
iVHo(r) 105cm/s ctBNe

/47ri?2iV7(i?a) - f (r3 - r*)NH+NeaB\
\ 4wr2 J

oder
/r3-r3\
U-foV

JVH+
_

T(Rs) R2a
NHo(r) 105cm/s r2

Der Faktor R2/r2 beschreibt die geometrische Schwächung des Strahlungsfeldes.
In Figur 3.5 betrachten wir etwas näher das inverse Ionisationsverhältnis A(r) =

-^H°(r')/-^H+- Eingezeichnet ist in diesem doppelt-logarithmischen Diagramm der Verlauf
von A(r) in Emissionsnebeln mit verschiedenen Parametern Q(H), Ne und r0. Die fett
ausgezogenen Linien sind Modelle mit log[Q(H)] = 47.0 und r0 = O.Olri. Die Anzahl der
ionisierenden Photonen entspricht in etwa einem Zentralstern eines Planetarischen Nebels
oder einer heissen Komponente in einem Symbiotischen System mit einer Sterntemperatur
von Ta = 150000K und einer Leuchtkraft von log(i/X0) = 3.24. Ein innerer Radius von

ro = O.Olri ist praktisch gleichbedeutend mit einem Nebel der direkt bei der ionisieren¬
den Quelle beginnt. Die gewählten Dichten in [cm-3] sind JVH+ = 103, 106 und 109 und
entsprechen in etwa Planetarischen Nebeln und Typ D beziehungsweise Typ S Symbioti¬
schen Sternen. Bei den Modellen mit hohen Dichten (S-Typen) sind zusätzlich Kurven
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Fig. 3.5: Inverses Ionisationsverhältnis A(r) = Nho/Nh+ in einem spärisch
symmetrischen Nebel für verschiedene Parameter Q(H), Nn+ und ro (siehe auch

Text).

für Objekte mit unterschiedlichen Q(E) eingezeichnet (ausgezogene, dünne Linien). Bei
den Planetarischen Nebeln wurde auch noch der innere Radius variiert. Die gestrichelten
Kurven von links nach rechts entsprechen Nebeln mit 7*0 = 0.6ri (fast nicht sichtbar) und
ro = 0.9ri. Die Abweichungen von der dick gezeichneten Linie sind nur für sehr dünne
Nebelschalen von Bedeutung.

In Figur 3.5 fällt auf, dass alle Kurven mit ro < r\ dieselbe Form besitzen. Man sieht
auch, dass die Kurven um so tiefer liegen, je kleiner die Nebeldichte oder je grösser die
Leuchtkraft des ionisierenden Sterns ist. Dank der Gleichförmigkeit der einzelnen Kurven
können wir ein mittleres inverses Ionisationsverhältnis A(r) für einen volumengemittelten
Radius f = t-i/21/3 definieren, der für den ganzen Nebel repräsentativ ist. Mit ro = 0
erhält man, mit den oben verwendeten Gleichungen, für das mittlere inverse Ionisations¬
verhältnis A(f):

A(r) =
(tojb) 1/3NH°(r)

_

NH+ av(Q<E)Ney/*
= 1.285 lO^crns"1/3 1

(Q(R)Ney/*
Diese Gleichung veranschaulicht klar die Abhängigkeit von A(f) von den Nebelparame¬
tern Ne und Q(E). A(r) ist am kleinsten für hohe Dichten und starke Strahlungsquel¬
len. Typische Beispiele für diesen Fall sind leuchtkräftige Symbiotische Sterne vom Typ
S, wie Z And (siehe Tabelle 3.5). Bei diesen Objekten ist die Bevölkerung des Grund¬
zustandes von H° sehr klein verglichen zur Bevölkerung von H+. Tief ist dann auch das
Bevölkerungsverhältnis iV(l 2S)/iV(22S) zwischen dem Grundzustand und demmetastabi¬
len Niveau. In den Kapiteln 9 wird besprochen, wie die Bildung von Rekombinationslinien
von H (und auch He) von solchen Bevölkerungsverhältnissen abhängt.

Für den Ionisationsparameter gilt T ~ 1/A. Das heisst, die Anzahl der ionisieren¬
den Photonen pro Teilchen ist für Nebel mit kleinen A's am grössten. T ist nach Figur
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3.5 durchschnittlich gross in Nebeln von Symbiotischen Sternen vom Typ S und klein in
Planetarischen Nebeln. Möglicherweise ist dies ein Grund dafür, dass in Planetarischen
Nebeln Staubemission beobachtet wird, nicht aber in Symbiotischen Sternen (siehe Kapitel
9). Dort, wo das Strahlungsfeld sehr stark ist, wie eben in den Nebeln von Symbiotischen
Sternen, werden wahrscheinlich Staubteilchen durch Absorption von energiereichen Pho¬
tonen so stark aufgeheizt, dass sie verdampfen.

Die Kollonendichte von H° im ionisierten Nebel kann für den sphärischen Fall analog
wie im planparallelen Fall bestimmt werden. Durch algebraische Umformungen erhält
man die Teilchendichte von H°:

JVHo(r) = —

3—-^ für ro < r < riir!
a„(r\ - r3)

Die Kollonnendichte ergibt sich dann durch Integration von ro bis ri —e.

Der logarithmische Term in dieser Formel kann durch Näherungen noch zusätzlich verein¬
facht werden, falls e < r\ und falls 7*0 < r\ gilt:

d-
l Inf ^~r° ^ £wri 1 lnf^~rH r°1ari —

av \r\ - (n - e)3) av \ 3r2e ) ~

av 3e

Gleich wie im planparallelen Fall erhält man wieder eine wohldefinierte Kolonnendichte.
Falls ro <C T\ hängt d nur davon ab, wie weit hinaus an den Rand des ionisierten Nebels
manintegriert. Der logarithmische Term ist nun aber ln(ri/3e) im Gegensatz zu ln(ri/e)
im planparallelen Fall. Dies bedeutet, dass bei sphärischer Geometrie die Ionisationskante
wegen der zusätzlichen geometrischen Schwächung besser definiert ist als im planparallelen
Fall.

Für die optische Dicke, von der Strahlungsquelle bis an den Ströemgrenradius ri
gemessen, gilt wiederum r ta 1 - 10 für das Lymankontinuum und r0 « 104 im Lini¬
enzentrum von Lya. Dies sind Werte die grundsätzlich für alle photoionisierten Nebel
zutreffen. Berücksichtigte man für die optische Dicke im Lyman Kontinuum die Fre¬

quenzabhängigkeit von av, würde manein differenzierteres Bild erhalten. Bei der Ionisati¬
onskante wäre die optische Dicke im Emissionsnebel grösser als der oben angebene mittlere
Bereich, während für ionisierende Photonen mit grossen Energien v > vq —3.3 • 1015Hz
der Photoionisationsquerschnitt av und damit auch die optische Dicke kleiner ist.

Sphärisch symmetrischer Fall mit Dichteverteilung 1/r2
Wir betrachten noch kurz die Ionisationsstruktur für einen Sternwind. Nimmt maneine
konstante Windgeschwindigkeit i^ an, so gilt für die radiale Dichteverteilung des Gases

Nn+{r) = Ne{r) = -—¥- .

4irrimnv<x>

Mist die Massenverlustrate und mn die Masse des Wasserstoffatoms. Mit dieser Dichte¬
verteilung erhält manfolgenden Fluss für die ionisierenden Photonen (Rs < r < 00):

47rÄ2iV-7(fla) - £( j- - i)(^-)2aBA^r> ~ i^2
31



und damit das Ionisationsverhältnis

JVH+
_

qyJY7(r) ai/4nRlNy(Rs) g^fc) ,
«*(—•nHVoo j i "vmH»M¦

oder

iVHo aBiVe(r) o;Rf M ) 4irRa 4irr

= co - ci + c(r)JVHo
c(r') < ci gilt für alle Radien r > Rs. Der Wind ist völlig durchionisiert, falls Co > ci ist.
Dann bewegt sich das Ionisationsverhältnis im Intervall Co —ci < JVh+ /Nfto < cq . Für
sehr viele heissen Sterne Ts > 50000 K gilt sogar Co > c\, was bedeutet, dass das Ionisati¬
onsverhältnis Nft+/Nno im gesamten Sternwind praktisch konstant ist. Das Spektrum von
solchen Objekten wird durch die Sternstrahlung und die Emissionsprozesse im innersten
Teil des Sternwindes dominiert. Typische Nebellinien aus Gebieten mit kleinen Dichten
r > Ra können kaum beobachtet werden, da die Dichte und damit die Linienemissivitäten
mit r zu schnell abnehmen.
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TEIL II: SPEKTROSKOPIE

Spektroskopie mit mittlerer und hoher spektraler Auflösung ist mit der heutigen Techno¬
logie im optischen, UV-, Radio- und IR-Wellenlängenbereich möglich. In den folgenden
zwei Kapiteln werden spektroskopische Beobachtungen im UVmit dem IUE-Satelliten
und im nahen IR mit dem 1.93m Teleskop des OHPbehandelt. Spektroskopische Be¬
obachtungen von Symbiotischen Sternen im optischen Bereich werden in Kapitel 9 kurz
beschrieben.

Spektroskopische Beobachtungen mit dem IUE-Satelliten sind für einen Astronomen
normalerweise leicht durchzuführen. Er ist vorallem für die genaue Planung der Beobach¬
tungen zuständig. Die eigentlichen Beobachtungen werden danach weitgehend durch spe¬
ziell geschulte Astronomen und Techniker gemacht. Auch für die Datenreduktion existiert
ein Standard-Computerprogramm, so dass eine Datenverarbeitung ohne grossen Aufwand
möglich ist. Schwieriger ist es aber, IUE-Beobachtungszeit für ein Forschungsprojekt zu

erhalten. Dazu muss man einen Beobachtungsvorschlag einreichen, der von einer Aus¬
wahlkommission geprüft wird. Da der IUE-Satelht ein einzigartiges und sehr erfolgreiches
Gerät ist, ist die internationale Konkurrenz bei diesem Auswahl verfahren gross und die An¬
forderungen an die eingereichten Vorschläge hoch. Alle Daten des IUE-Satelhten werden
nach der Beobachtung in einem Archiv gesammelt, wo sie nach sechs Monaten allgemein
zugänglich sind. Dies erlaubt, dass man zur Untersuchung eines Sterns nicht nur auf die
"eigenen Daten" angewiesen ist, sondern auch auf archivierte Daten zurückgreifen kann.

Es ist viel einfacher, Beobachtungszeit an einem mittelgrossen optischen Teleskop
(ca. 2m) zu erhalten, weil die Konkurrenz viel kleiner ist als beim IUE-Satellit. Schwie¬
riger ist dagegen die Durchführung der Beobachtungen und der Datenreduktion. So ist
es Aufgabe des Astronomen, alle Eichmessungen durchzuführen, die eine Kalibrierung der
Daten ermöglichen. Zusätzlich verursacht die Erdatmosphäre bei erdgebundenen Beob¬
achtungen eine richtungs- und zeitabhängige Absorption, die nur unter sehr guten Wet¬
terverhältnissen bestimmtwerden kann. Auch die Datenreduktion erfordert einen grossen
Zeitaufwand. Es ist nämlich nicht möglich eine Standard-Verarbeitung durchzuführen,
da die Datenreduktion von den individuellen Spektrographeneinstellungen und den at¬

mosphärischen Bedingungen abhängt. Bodenteleskope haben aber auch viele Vorteile.
Vorallem ist der Spiegeldurchmesser viel grösser als beim IUE, und die Instrumentierung
ist viel flexibler.

Die beiden folgenden Kapitel behandeln Beobachtungen von Symbiotischen Sternen,
die mit dem IUE-Satelliten und dem 1.93m Teleskop des Observatoire de Haute Provence
aufgenommen wurden. Dabei werden auch die Beobachtungsmethoden und die Daten¬
analyse ausführlicher beschrieben. Die theoretische Interpretation der Beobachtungsdaten
steht in diesem Teil etwas im Hintergrund.
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4. IUE-Beobachtungen von V1016 Cyg

V1016 Cyg wurde zuerst von Merrill und Burwell (1950) als Ha-Objekt (MHa 328-116)
klassifiziert. Aufgefallen ist dieses Objekt durch einen nova-ähnlichen Ausbruch um1963.
Nach FitzGerald et al.(1966) hatte V1016 Cyg vor dem Ausbruch eine Helligkeit von

raPg £ 15. Nach dem Ausbruch im Juli 1963 zeigte V1016 Cyg eine Helligkeitszunahme
auf mpe = 11.8 im August 1965 und erreichte nachher eine konstante Helligkeit von etwa

mPg at 11. Das optische Spektrum von V1016 Cyg nach dem Ausbruch ist vergleichbar
mit einem (hochionisierten) Planetarischen Nebel. V1016 Cyg emittiert auch Strahlung
im Radio- und Röntgenbereich. Im nahen IR sieht man die Pulsationen eines Mirasterns
und Staubemission. V1016 Cyg ist eine typische symbiotische Nova und ein typischer
Symbiotischer Stern vom Typ D.

Die ersten IUE-Beobachtungen von V1016 Cyg stammen aus dem Jahre 1978 und
seither wurde dieser Stern regelmässig beobachtet. Nussbaumer und Schild (1981) und
Kindl et al.(1982) haben das UVSpektrum ausführlich beschrieben. Die Resultate dieser
beiden Arbeiten werden hier einleitend kurz zusammengefasst.

V1016 Cyg zeigt ein sehr reiches Emissionslinienspektrum. Nussbaumer und Schild
(1981) geben die Identifikationen von etwa 150 Emissionslinien und die entsprechenden
Linienflüsse. Manbeobachtet Emissionslinien von hochionisierten Atomen (wie NV, MgV
oder OV) wie auch von einfach ionisierten und neutralen Atomen (Mgll, Sill und Ol). In
hochaufgelösten Spektren findet man zudem eine "Unmenge" von schwachen Fell Linien.
Ein ähnliches Spektrum besitzt das verwandte symbiotische System RRTel (Penston et

al.,1982). Praktisch alle Linien, die in V1016 Cyg beobachtet werden, sieht man auch
in RRTel und umgekehrt. Mit Hilfe der Emissionslinien untersuchten Nussbaumer und
Schild (1981) die physikalischen Bedingungen im Emissionsnebel, sowie Distanz und in¬
terstellare Extinktion für V1016 Cyg. Für die Elektronentemperatur erhielten sie die
Werte Te £ 16000 K in der NVZone und Te £ 14000 K in der CHI Zone. Die Elek¬
tronendichte aus den CHI], NIV] und Olli] Linien ist etwa Ne = 2 • 106cm-3. Diese
Werte sind vergleichbar mit jenen in Kapitel 9. In derselben Arbeit wird das Emissions¬
linienspektrum von V1016 Cyg mit gerechnten Ionisationsmodellen verglichen. Es konnte
damit gezeigt werden, dass das UV-Spektrum eines Symbiotischen Sterns durch einen pho¬
toionisierten Nebel sehr genau beschrieben werden kann. Als Parameter für das V1016
Cyg Modell erhielten Nussbaumer und Schild (1981) einen ionisierenden Stern mit Radius
R* = 0.06 R@, Temperatur T* = 160000 K und Leuchtkraft L* = 2000 L@. Dabei nah¬
men sie an, dass der ionisierte Nebel strahlungsbegrenzt und sphärisch symmetrisch ist
und eine konstante Dichte von JVH = 3 • 106cm-3 hat. Als weitere Resultate lieferten die
Rechnungen Elementhäufigkeiten und die Masse des ionisierten Nebels M= 2.8 • 1O"4M0
in V1016 Cyg.

In der Arbeit von Kindl, Marxer und Nussbaumer (1982) werden die Linienprofile im
UV-Spektrum von V1016 Cyg besprochen. Bei vielen Linien beobachtet man zwei Kom¬
ponenten, eine schmale Hauptkomponente und einen breiten Linienfuss. Die spektrale
Ausdehnung der schmalen Komponente korreliert mit der Ionisationsenergie des emit¬
tierenden Ions. Interpretiert man dies als Expansion in einem sphärisch symmetrischen
Nebel, so haben die hoch ionisierten Atome die höchste und die neutralen Atome die klein¬
ste Geschwindigkeit. Woher die breiten Linienfüsse stammen, scheint nicht ganz klar zu

sein.
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In diesem Kapitel werde ich ebenfalls IUE-Spektren von V1016 Cyg besprechen, wo¬

bei aber das Hauptgewicht auf der Untersuchung von zeitlichen Änderungen liegt. Dank
der langen Lebensdauer des IUE-Satelhten konnte V1016 Cyg im UVseit 1978 regelmässig
beobachtet werden. Weil während über zehn Jahre für alle Beobachter die Spektren ein¬
heitlich aufgenommen und reduziert wurden, existiert von diesem Stern eine wertvolle Da¬
tenserie. Eine solche Kontinuität ist mit Bodenteleskopen nur schwer zu erreichen, zumal
dort immer wieder technische Änderungen vorgenommen werden und die Datenreduktion
(Standardsterne) sich normalerweise von Astronom zu Astronom unterscheidet. V1016
Cyg gehört zu den Symbiotischen Sternen, die nur wenig Variationen zeigen. Trotzdem
konnte eine langsame systematische Entwicklung festgestellt werden.

4.1 Der IUE-Satellit

Anfangs 1978 wurde der Beobachtungssatellit IUE (International Ultraviolet Explorer)
auf eine geostationäre Umlaufbahn gebracht. Eine ausführliche Beschreibung von IUE
und von den ersten Beobachtungsresultaten findet man in der "Nature" Ausgabe vom 5.
Oktober 1978 (Boggess et al.,1978a,b). Der Satellit besteht aus einem 45cm Teleskop und
dient ausschliesslich der UV-Spektroskopie von astronomischen Objekten. Beobachtungen
sind in zwei Wellenlängenbereichen möglich, von etwa 1200 - 2000Ä (short wave) und von

1900 - 3200Ä (long wave). Bei der spektralen Auflösung kann ebenfalls zwischen zwei
Möglichkeiten gewählt werden:

(a) ta 0.2Ä Auflösung oder AA/A ta 10000 (high resolution)
(b) ta 6Ä Auflösung oder AA/A ta 300 (low resolution)

PrinzipieU ist das Gerät als Echelle-Spektrograph mit zwei Reflexionsgittern aufgebaut.
Das erste Gitter zerlegt dabei das Licht in eine Richtung und das zweite, sogenannte
Echelle-Gitter senkrecht dazu in eine zweite Richtung. Das ganze Spektrum wird dadurch
in vielen parallelen Ordnungen abgebildet. Figur 4.1b zeigt ein Beispiel für ein Echelle-
Spektrum von V1016 Cyg. Der Wechsel von hoher zu niedriger Auflösung wird ermöglicht,
indem mananstelle des Echelle-Gitters einfach einen Spiegel setzt. Figur 4.1a ist ein sol¬
ches eindimensionales Spektrum. Natürlich können mit kleiner Auflösung viel schwächere
Objekte beobachtet werden. Auch die Datenreduktion und die absolute Kalibrierung ist
einfacher und zuverlässiger. Umeine gut belichtete Emissionslinie mit hoher Auflösung zu

erhalten, benötigt manje nach Linienbreite eine etwa 10-20 mal längere Belichtungszeit
als für niedrig aufgelöste Spektren.

Es stehen auch zwei verschiedene Spektrographenöffnungen (Aperture) zur Verfügung.
Die Grösse in Bogensekunden der kleinen, runden Öffnung (small) ist 3", jene der gros¬
sen, länglichen Öffnung (large) 10" X 20". Nur Spektren, die mit der grossen Öffnung
aufgenommen werden, sind direkt absolut eichbar. Die Transmission der kleinen Öffnung
ist unbekannten zeitlichen Schwankungen unterworfen. Weil Sterne ausserhalb der At¬
mosphäre wirklich Punktobjekte sind, ist die spektrale Auflösung unabhängig von der
Spektrographenöffnung. Dies gilt natürlich nicht für ausgedehnte Objekte.

Die Strahlung des zweidimensionalen (Echelle)-Spektrums wird während einer Be¬
lichtung durch eine Kamera integriert. Das System ist in einem weiteren Sinne mit einer
Fernsehkamera vergleichbar. Die Photonen erzeugen freie Elektronen, die durch ein hohes
elektrisches Feld (5kV) auf einen Schirm beschleunigt werden. Dort erzeugen diese schnel-
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Fig. 4.1a: IUE-Spektrum von V1016 mit kleiner spektraler Auflösung, man

erkennt von recht oben nach links unten die folgenden Emissionslinien: NVA1240,
Ol A1302 (schwach), SilV/OIV A1400 (breit), NIV A1486, CIV A1550 (stark),
NeV A1575 (schwach), NelV A1601 (schwach), Hell A1640 (stark), Olli A1663,
NVA1750, Sill A1815 (sehr schwach), Süll A1892, und CHI A1909. Vergleiche
auch mit Figur 4.2.

*v

Fig. 4.1b: Hochaufgelöstes Spektrum: Die einzelnen Emissionen sind nun senk¬
recht zur ersten Dispersionsrichtung weiter spektral zerlegt. Man erkennt zum

Beispiel links von der Mitte die beiden starken Komponenten des CIV Doubletts,
weiter links die Hell Linie und ganz am linken Rand (auf gleicher Höhe) die CHI
Linie. Oberhalb des CIV Doubletts sieht mandie verschiedenen Komponenten
der SilV und OIV Multipletts (in Fig. 4.3 linear dargestellt), wobei einzelne

Komponenten auf der vorhergehenden Ordnung nochmals sichtbar sind.
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len Photonen erneut Ladungsträger, die während der ganzen Behchtungszeit akkumuliert
werden. Nach der Behchtung wird an 768 X 768 diskreten Punkten die Ladung ausgelesen
(wie bei einer Vidicon Kamera). Das Signal wird in 8 bit digitalisiert und an die Bo¬
denstation übermittelt. Die Effizienz der Kamera unterscheidet sich von Bildelement zu

Bildelement und ist wegen Sättigungseffekten für starke Signale nicht linear. Jedes Bild¬
element (ca. 1/2 Million) hat deshalb eine eigene Empfindlichkeitskurve (ITF: intensity
transfer function), was natürlich den Aufwand bei der Reduktion vergrössert.

Leider ist der dynamische Empfindlichkeitsbereich (d.h. von unbelichtet bis gesättigt)
bei diesen Kameras eng beschränkt und dadurch auch das erreichbare Signal zu Rauschen
Verhältnis S/N. Bei optimaler Behchtung ist mit IUE ein Wert von S/N ta 20 möglich.
Aus demselben Grund können starke und schwache Emissionslinien nicht gleichzeitig auf¬
genommenwerden; Bei V1016 Cyg haben wir deshalb oft mehrere Spektren mit verschie¬
denen Belichtungszeiten aufgenommen, z.B. 15, 50 und 200 Minuten (für hochaufgelöste
Spektren) um starke, mittlere und schwache Emissionslinien zu messen.

Neben den Spektrographen befindet sich an Bord des IUE-Satelliten ein sogenannter
"fine error sensor" (FES). Mit Hilfe der FES-Kamera kann ein Sternfeld von 16' X 16'
(arcmin) in Schritten von 8" (arcsec) abgetastet werden. Sie ist empfindlich im optischen
Bereich und benützt die Optik des Hauptteleskops. Die damit aufgenommenen Sternkarten
dienen den Astronomen zur Identifikation der Beobachtungsobjekte. Die Empfindlichkeit
des Systems ist genügend gross umSterne mit ta 14m (in V) zu erfassen. Die FES-Kamera
wird auch benützt, umdie Position des Teleskops während einer Behchtung zu kontrollie¬
ren. Zusätzlich dient sie als breitbandiges Photometer im optischen Bereich, was sich als
sehr nützliche Ergänzung der UV-Beobachtungen erweist. Nach jeder spektroskopischen
Beobachtung wird damit auch eine FES-Magnitude des beobachteten Objekts bestimmt.

4.2 Beschreibung des IUE-Spektrums von V1016 Cyg

V1016 Cyg wurde mit dem IUE-Satelliten regelmässig beobachtet. Es existiert deshalb
von diesem Stern eine umfangreiche Beobachtungsserie. In Tabelle 4.1 sind alle IUE-
Beobachtungen von V1016 Cyg zusammengefasst, die in dieser Arbeit berücksichtigt wor¬

den sind. Zusätzlich zu diesen Beobachtungsdaten existieren im IUE Archiv nur noch
vereinzelte Spektren, die hier nicht mit einbezogen wurden.

In Figur 4.2 ist ein niedrigaufgelöstes IUE-Spektrum von V1016 Cyg abgebildet. Das
Spektrum wird dominiert durch viele starke Emissionslinien. Ein grosser Teil dieser Li¬
nien bestehen aus mehreren Komponenten mit vergleichbaren Emissionsflüssen, die mit
der niedrigen spektralen Auflösung nicht getrennt werden können. Stammen alle Kompo¬
nenten eines solchen "Blends" von demselben Multiplett, so genügt für viele Anwendungen
der Fluss des gesamten Multipletts. Falls mandie Linienflüsse der einzelnen Komponenten
messen will, so ist man auf hochaufgelöste Spektren angewiesen. Dies ist vorallem dann
von Interesse, falls das Linienverhältnis zwischen den einzelnen Multiplettkomponenten
dichteabhängig ist. Im folgenden werden die Eigenschaften der starken Multipletts kurz
behandelt.

CIV, NVund Mgll, SUV
Die Resonanzübergänge des Doubletts ns 2S - np 2P° in CIV AA1548, 1551, NVAA1239,
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Tabelle 4.1: IUE-Beobachtungen von V1016 Cygni
Beobachtungs-

Datum SWP
low res

1 s

olution
LWR/P 1 s SWP

high res

1 s

olution
LWR/P 1 s

mv
(FES)

30 May 78 1669 40' 1581 30' 10.60
31 Aug 78 2427 40' 2229 40' 2425

2426
20'
60'

2227
2228

60'
35'

10.56

15 Feb 79 4271
4273

30'
5' 2'

3778 20' 10.63

25 Jun 79 5611 20' 10' 4868 20' 8' 5612
5613

20'
60'

4869
4870

30'
80'

10.53

17 Jul 79 5832
5833

15'
5'

5080 17' 10.48

21 Jul 79 5881 4' 5136 8' 10.49
23 Sep 79 6617 45' 2' 5675 1'30" 1' 10.55
25 Nov 79 6225

6226
6227

5'
1'40"

15'

6228
6229

54'
162'

10.53

29 Jan 80 7803 8' 10.50
30 Jan 80 7817 5' 2' 10.52
23 Aug 80 9878 20' 7' 8593 15' 8' 9879

9880
9881

15'
45'

157'

8594
8595

30'
90'

10.52

8 Mar 81 13431
13433

10'
3'

10095 10' 13432 150' 10096 90' 10.60

12 Apr 81 13704 7' 10344
10345

8'
2'

13705 60' 10.61

5 Jun 81 14193 3' 10786 3' 14192 30' 10.72
6 Apr 82 16701 3' 12966 3' 16700 330' 12967 30' 10.71

11 Apr 82 16746 15' 10.64
11 Aug 82 17658 3' 13920 3' 17657 20' 10.68
27 Nov 82 18668

18669
V

25'
2' 14733

14736
25' 3'
5'

18670
18671

15'
150'

14734
14735

25'
85'

10.78

28 Mar 83 19565
19566

6'30"
25'

2' 15597
15598

25'
5'

19567
19568

150'
100'

15599 25' 10.80

9 Apr 84 22701 3' 3133 3' 10.88
2 Mai 84 22891 2' 3261 2' 22890 20' 3260 20' 10.91

10 Dec 84 24655
24656

6'30"
25'

2' 4959
4960

25'
1'40"

24657
24658

15'
60'

4961 190' 10.85

5 Jul 86 28616 3' 8552 3' 28617
28618

20'
40'

8553 20' 10.91

6 Dec 86 29822
29826

6'
1'40"

2'
4'

9644 3' 1' 29823
29824
29825

15'
18'
80'

9645
9646
9647

15'
18'
90'

11.00

7 Dec 86 29829 25' 9656 25' 3' 29828
29830

18'
288'

9655 18' 10.89

11 Nov 87 32295
32296

6'
25'

3'
9'

12064
12065

2'30" 2'
20'

32297 55' 12066 20' 10.86

19 Jun 88 33783 6' 13462
13464

2'30"
25'

33784
33785
33786

18'
50'

212'

13463 18' 10.96

16 Dec 88 35047
35048

25'
6'

14651 2'30" 35046 18' 14652
14653
14654

15'
50'

161'

10.88

12 Aug 89 36824
36825

6'
20'

16105
16106

2'30"
15'

36826 18' 16108
16108

15'
60'

10.98

1: large aperture, s: small aperture
mt,(FES) wurde aus den FES-Daten abgeleitet. Die Daten wurden für die Empfindklichkeitabnahme der
FES-Kamera nach Barylak et al.(1984) und Barylak (1986) korrigiert.
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Fig. 4.2: IUE-Spektrum von V1016 Cyg vom 12. August 1989.

1243, Mgll AA2796, 2803 und SilV AA1394, 1403 emittieren in optisch dünnen Nebeln im
Verhältnis 2:1. In V1016 Cyg sind die beobachteten Verhältnisse 1.34 für CIV, 1.98 für
NV, 1.26 für Mgll und 1.54 für SilV, weichen also zum Teil stark vom theoretischen Wert
ab. Ein ähnliches Verhalten wird auch in anderen Symbiotischen Sternen beobachtet.
Eine fundierte physikalische Erklärung für diesen Effekt gibt es bis jetzt nicht, es werden
aber übhcherweise Strahlungstransportprozesse und Staubabsorption dafür verantwortlich
gemacht. Bei Mgll kann auch interstellare Absorption von Bedeutung sein. Die oben
genanten Doublettverhältnisse sind im Zeitraum 1979 bis 1989 konstant gebheben.
CHI], NIV], (OV]) und SHII]
Von den Interkombinationsübergängen ns2 *S - np 3P° der isolelektronischen Sequenzen
von Berillium und Magnesium können die Linien von CHI und NIV, beziehungsweise
Süll mit IUE beobachtet werden. Das Verhältnis zwischen den J - J' Übergängen 0-2
und 0 - 1 ist stark dichteabhängig (Nussbaumer und Schild, 1979; 1981; Nussbaumer,
1986). In V1016 Cyg ist die Komponente 0 - 2 für alle 3 Ionen sehr schwach, was auf
eine Elektronendichte von Ne £ 106cm~3 hindeutet. Nicht beobachtet werden in V1016
Cyg und in vielen anderen Symbiotischen Sternen die Interkombinationslinien von OV]
bei AA1214, 1218. Diese Linien liegen nahe bei HI Lya, wo der Rayleigh-Streuquerschnitt
gross ist. Die OV] Linien werden deshalb im interstellaren Raum durch Streuung an

neutralem Wasserstoff sehr stark geschwächt.
CII], NIII], OIV]
Nicht aufgelöst in den nomalen IUE-Spektren mit AA/A = 300 sind auch die fünf Kom¬
ponenten des Multipletts der Borsequenz 2p 2P° - 2p2 4P von CII] bei A2325, NIII]
bei A1750 und von OIV] bei A1400. Das OIV] Multiplett ist in Figur 4.3 abgebildet.
Man erkennt darauf noch die stärkste Komponente des entsprechenden SIV] Überganges
(Aluminium-Sequenz) und das Resonanzdoublett von SilV. Auch beim 2P°-4P Multi¬
plett sind die relativen Linienverhältnisse dichteabhängig (Nussbaumer und Storey, 1979;
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Hayes und Nussbaumer, 1983; 1984). Sie sind aber im interessanten Dichtebereich für den
Symbiotischen Stern V1016 Cyg bei Ne « 106cm-3 nicht sehr empfindlich.
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Fig. 4.3: Ausschnitt aus demhochaufgelösten IUE-Spektrum von V1016 Cyg
(19. Juni 1988). Die Belichtungszeit für dieses Spektrum beträgt etwa 3.5 Stun¬
den.

Olli] und Ol

Die einzelnen Übergänge 2p2 3Pj - 2p3 5S£ von Olli und 2p4 3Pj - 3s 3SJ von Ol sind
weitere starke Linien, die mit niedrig aufgelösten IUE-Spektren nicht getrennt werden
können. Da beide Olli] Interkombinations-Linien A1661 und A1666 vom gleichen obe¬
ren Niveau stammen, besitzen sie ein festes, durch die Übergangswahrscheinlichkeiten A
bestimmtes Verhältnis zueinander. Die Linien von Ol AA1302, 1305 und A1306 stam¬
men ebenfalls von einem gemeinsamen oberen Niveau. Die relativen Intensitäten die¬
ser Resonanzlinien werden aber durch Selbstabsorption im Emissionsnebel und interstel¬
lare Absorption stark gestört. Anstatt eines Verhältnisses von 5:3:1, entsprechend
den Übergangswahrscheinlichkeiten, beobachtet man in V1016 Cyg ein Verhältnis von

1.5 : 4 : 6. Erzeugt wird das Ol Multiplett durch einen Resonanzfluoreszenz-Mechanismus
zwischen HI Ly/? bei A1025.72 und Ol 2p4 3P2 - 3d 3D° bei A1025.77. Die Strahlungs¬
anregung des 3d 3D° Zustandes von Ol wird abgeregt durch Strahlungsübergänge über
3p 3P (A11287) nach 3s 3S° (A8846) und dann zum Grundzustand 2p4 3P (A1302). Die
Fluoreszenzlinie bei A8446 gehört in Symbiotischen Sternen zu den stärksten Linien im
nahen IR (siehe Kap.5) und wird nicht durch Absorption beeinträchtigt.

Die Kontinuumsstrahlung ist, im Gegensatz zu den Emissionslinien, in V1016 Cyg
sehr schwach. Sie kann nur mit Hilfe von lang belichteten und niedrig aufgelösten Spektren
erfasst werden. Solche Beobachtungen sind aber mit dem IUE-Satelliten problematisch,
weil dadurch die Bordkamera in den Emissionslinien stark überbelichtet wird. Das kann zu

stundenlangem Nachleuchten in überbelichteten Bildelementen führen, was nachfolgende
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Beobachtungen beeinträchtigt. In Figur 4.7 sind Spektren von V1016 Cyg abgebildet, aus

denen man das Kontinuum abschätzen kann.
Noch eine Bemerkung zu den Fell Linien. Manbeobachtet in V1016 Cyg, vorallem im

langwelligen IUE Bereich von 2400-3000Ä, ungefähr 100 schwache Fell Linien (Nussbau¬
mer und Schild, 1981). Das Spektrum ist also richtig übersät mit solchen Linien. Es
ist deshalb in niedrig aufgelösten Spektren schwierig zu entscheiden, welcher Beitrag im
Spektrum Kontinuumsstrahlung ist und welcher Beitrag Fell Linien sind. Aus diesem
Grunde ist es im langwelligen IUE-Bereich besonders schwierig die Kontinuumsintensität
zu messen. Auch Messungen von Flüssen schwacher Emissionslinien sind im langwelligen
IUE-Bereich mit grossen Fehlern behaftet. Zuverlässige Linienflüsse können daher für
schwache Linien nur aus langbelichteten, hochaufgelösten Spektren bestimmt werden.

4.3 Zeitliche Variationen im UV-Spektrum von V1016 Cyg

4.3.1 Linienflüsse

In den Tabellen 4.2a,b sind gemessene Flüsse aller starker Emissionslinien von 1978 bis
1989 für V1016 Cyg aufgelistet. Dabei wurden nur Messungen von gut belichteten Emis¬
sionslinien berücksichtigt, um Messfehler über etwa 25% auszuschliessen. Wennimmer
möglich verwendete ich dazu IUE-Spektren mit kleiner spektraler Auflösung AA/A « 300.
Falls nötig, wurden Linien in hoch aufgelösten Spektren gemessen. Diese sind in Tabelle
4.2 mit "h" bezeichnet. Nach Cassatella et al.(1988) ist die absolute Kalibrierung für

hochaufgelöste Spektren etwa gleich zuverlässig wie für Spektren mit kleiner Auflösung.
Die Messungen zeigen auch wirklich kaum Unterschiede zwischen niedriger und hoher
Auflösung, ausser amkurzwelligen Ende beim NVA1240 Doublett (ca. 15%Unterschied).
Dort ist aber auch die analytische Eichkurve von Cassatella et al.(1988) nicht mehr gültig.
In Tabelle 4.2a sind deswegen keine Linienflüsse von NVaus hochaufgelösten Spektren
aufgeführt.

Falls die /-Spektren, aufgenommen mit der grossen Öffnung (/ von large aperture),
überbelichtet oder durch Reseau-Marken gestört sind, wurden auch s-Spektren (mit klei¬
ner Öffnung, small aperture) berücksichtigt. Die entsprechenden Linienflüsse sind mit 5

gekennzeichnet. Diese s-Spektren wurden immer mit Hilfe von normalen /-Spektren vom

gleichen Datum durch Vergleich mehrerer Emissionslinien kalibriert. Umzusätzliche Un¬
sicherheiten zu vermeiden, habe ich dazu nur sehr gut belichtete Spektren verwendet. Für
Linien die in Tabelle 4.2 mit einem '*' bezeichnet sind, habe ich die Flüsse nur aus hoch
aufgelösten Spektren bestimmt, weil viele schwache Linien (Fell) die Messung in niedrig
aufgelösten Spektren verfälschten.

Bei der Beurteilung zeitlicher Änderungen von Linienflüssen muss man für starke
Emissionslinien einen Messfehler von etwa 15% berücksichtigen. Für Linienflüsse, die
in den Tabellen 4.2 mit Doppelpunkt bezeichnet sind, müssen grössere Unsicherheiten
erwartet werden.
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Tabelle 4.2a: UV-Linienflüsse von V1016 Cyg (starke Linien im Bereich 1200-2000Ä)
Datum NV Ol Si/O NIV] CIV [NeV] [NeIV]HeII Olli] NIII] Süll] CHI]

1240 1302 1400 1486 1550 1575 1602 1640 1663 1750 1892 1909
31.8.78 4.0 1.7 4.2
15.2.79 49.3 4.8 33.5 18.5 131s 1.9 3.8 62.1s 17.1 8.9 11.3 53.3s
25.6.79 47.3h 7.0 35.3h 128h 2.2 3.4 56.1h 17.4h 11.9h
17.7.79 46.1 6.7 35.1 18.9 2.3 4.1 18.4 9.1 13.1
23.9.79 2.3 4.2
29/30.1.80 45.3 7.8 35.5 20.4 137s 2.3 3.3 58.3s 17.3 8.9 11.6 49.2s
23.8.80 8.9 36.8h 19.9s 135h 2.1 2.9 55.8h 16.7h 8.6 12.0 53.9h
8.3.81 46.1 6.9 33.7 17.1 2.5 : 2.5: 51.8 15.6 8.3 11.7
12.4.81 6.2 34.6 17.1 2.1 : 2.9: 14.9 8.0 11.6
5.6.81 48.9 6.0: 32.2 16.9: 55.2e 16.1: 8.5: 11.2:
6/11.4.82 48.0 4.3: 28.9 17.1: 132h 52.1 15.2: 7.9: 10.1: 51.4h
11.8.82 43.6 4.3: 33.0 17.8: 131h 54.0 17.1: 7.7: 9.8: 46.9
27.11.82 3.1 29.1 14.0 105h 2.8 2.7 50.8s 13.3 7.3 9.2 46.3
28.3.83 37.8 3.2 27.0 13.8 101s 2.7 2.9 44.7s 13.2 6.6 9.2 38.6s
9.4.84 35.0 24.3 12.2: 45.1 6.7 7.6: 36.9
2.5.84 33.5 2.0: 22.3 10.3: 104 43.8 5.5: 7.2: 37.0
10.12.84 39.6e 2.2 25.4 13.3 100h 2.9 2.3 47.4s 11.1 5.7 7.6 39.7h
5.7.86 39.3 2.2: 27.0 13.8 100h 45.1h 9.9h 6.6 8.6 34.0
6/7.12.86 39.1e 2.9 23.3 12.1 106 2.6 2.3 43.8 10.2 5.1 6.5 31.3
11.11.87 41.3 4.0 22.8 12.0 2.7 2.5 10.9 5.2 7.6
19.6.88 42.3e 3.7 24.2 12.6 107h 2.3 1.9 43.8h 10.6 5.3 6.6 31.7h
16.12.88 43.2e 3.8 23.4 11.2 105h 2.8 2.2 42.8h 10.4 5.1 6.8 29.8h
12.8.89 40.2 4.5 24.2 11.8 108h 2.6 2.4 45.0h 10.1 5.1 7.3 29.9h
: Messunsicherheit grösser als 15%
h: hochaufgelöstes Spektrum; s: kleine Öffnung; e: ITF-Tabellen extrapoliert; r: durch Re-
seaumarke gestört; (weitere Informationen im Text' )•

Tabelle 4.2b: UV-Linienflüsse von V1016 Cyg (Linien im Bereich 2000 -3250Ä)
Datum O/C Hell [* [MgV] Mgll [MgV]*OIII Olli Hell

2325 273Ct 2783 2800 2836 2929 3047 3133 3203
31.8.78 2.9h 8.4h 12.5hs 4.1h 2.8h 22.1hs 6.2
15.2.79 7.1 3.1 6.8
25.6.79 5.9 3.1h 9.1h 13.3:s 4.3h 2.8h 2.7 21.2:s 6.4
17/21.7.79 6.8 5.3: 3.2 24.4 6.7
23.9.79 9.6 17.1 4.5 20.3:
25.11.79 5.7 3.0h 8.7 14.8 3.6 2.8h 2.6 21.1 6.1
23.8.80 5.7 3.1h 10.1h 3.9h 3.1h 3.6 6.3
8.3.81 6.1 2.7h 4.0h 3.1h 4.0 6.3
12.4.81 5.7 10.7r 15.4 4.5 3.3 24.4 5.3
5.6.81 4.0 23.3e
6/11.4.82 11.5 4.1 22.6
11.8.82 10.5r 9.7 3.8 20.3
27.11.82 4.5 2.6h 10.1h 8.9h 3.4h 3.3h 3.5 23.7: 5.6
28.3.83 4.6 2.5h 12.0h 8.5 3.7 3.5h 3.3 20.3: 6.3
9.4.84 6.9 3.6 19.7
2.5.84 13.3h 7.5 3.4 3.8:h 19.4
10.12.84 5.41 ti 6.7 4.6 18.1 7.3
5.7.86 7.3 4.1 4.0h 17.9
6/7:12.86 4.91 ti 2.5h 12.4h 7.8 4.0 3.9h 3.0 19.1 6.8
11.11.87 4.6 2.4h 12.0h 10.3 3.5 3.5h 2.9 17.1 6.5
19.6.88 4.4 2.6:h 12.7h 10.7 3.6 4.0h 2.8h 19.1 6.5
16.12.88 2.8h 12.5h 9.2 3.3 3.9h 2.9 17.9 6.4
12.8.89 3.8 2.6h 12.3h 8.4 3.5 3.7h 2.6h 18.6 5.7:h
*: Linie nur in hochaufgelösten Spektrum messbar, (siehe auch Fussnoten zu
Tabelle 4.2a).
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Fig. 4.4: Relative Linienvariationen im Zeitraum 1978 bis 1990 für Emissionsli¬
nien von mehrfach ionisierten Atomen. Die vertikale Skala wurde für die einzelnen
Linien umganzzahlige Einheiten verschoben.
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4.3.2 Beobachtete Variationen

Die Linienflüsse in V1016 Cyg zeigen im Zeitraum 1978 bis 1990 verschiedene, systemati¬
sche Änderungen in Abhängigkeit vom Ionisationspotential des emittierenden Atoms. Das
zeitliche Verhalten von typischen NebeUinien ist in Figur 4.4 und von Linien neutraler und
einfach ionisierter Atome in Figur 4.5 dargestellt. Eingezeichnet ist in diesen Diagrammen
die relative Änderung der Linienflüsse seit dem Beginn der IUE-Beobachtungen um1978.
Die vertikale Skala wurde für die einzelnen Linien umganzzahlige Einheiten verschoben
umeine klare Darstellung zu erreichen.
Die relativen Linienflüsse der mehrfach ionisierten Atome (Fig.4.4) können wie folgt zu-

sammengefasst werden:
- Die Linien der hochionisierten Atome Mg+4 und Ne+4 wurden stärker.
- Die Atome mit kleineren Ionisationspotentialen IP & 80eV zeigen eine stetige Inten¬

sitätsabnahme.
Diese Aussagen müssen vielleicht in dem Sinn präzisiert werden, dass die Variationen
vorallem im Zeitraum 1979 bis 1984 stattfanden. Danach bheben die Flüsse für alle Emis¬
sionslinien in Figur 4.4 konstant. Die Schwankungen, die manbei NeVerkennen kann, sind
auf Messunsicherheiten zurückzuführen. Diese Linie ist nämlich bei weitem die schwächste
Emission, die in Figur 4.4 berücksichtigt wurde.
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Fig. 4.5: Relative Linienvariationen für Emissionslinien von einfach ionisierten
und neutralen Atomen.

Die einfach ionisierten und neutralen Atome Mg+und 0° zeigen ein anderes Verhalten
(Figur 4.5). Die Emissionslinien dieser beiden Ionen erreichten im Jahre 1980 ein gut
definiertes Maximumund nahmen danach bis etwa 1985 um etwa einen Faktor 2 (Mgll)
beziehungsweise 3 (Ol) ab. Seither zeigt Ol wieder einen langsamen Anstieg, während
für Mgll kein eindeutiger Trend beobachtbar ist. Diese Entwicklung ist typisch für viele
Emissionshnien von niedrig ionisierten Atomen. Obwohl zum Beispiel Fell oder AMLinien
schwierig zu messen sind, ist eine maximale Intensität im Jahre 1980 deutlich erkennbar.
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Tabelle 4.3: Änderung der IUE-Linienflüsse von V1016 Cyg im Zeitraum

1978/79 bis 1988/89.
Linie [A] Fi F2 Fi/F2 IP Qual.

1978/79 1988/89 [eV]
OV1371 0.56 1.04 1.86 113.9 (3)
[MgV] 2783 8.4 12.3 1.46 109.2 (1)
[NeV] 1575 1.7 2.6 1.53 97.1 (2)
NV1240 49.3 40.2 0.82 77.5 (1)
[NelV] 1601 4.2 2.4 0.57 63.5 (2)
[ArV] 2691 0.27 0.18 0.67 59.8 (3)
OIV]1401+ 12.5 7.2 0.58 54.9 (2)
Hell 1640 62.1 45.0 0.73 54.4 (1)
CIV 1550 131 108 0.82 47.9 (1)
NIV] 1486 18.5 11.8 0.64 47.4 (1)
[ArlV] 2853+ 1.3 0.8: 0.62 40.7 (3)
Olli] 1664 17.1 10.1 0.59 35.1 (1)
SilV 1393+ 7.7 4.0 0.52 33.5 (2)
NIII] 1750 8.9 5.1 0.57 29.6 (1)
CHI] 1909 53.3 29.9 0.56 24.4 (1)
A1III 1854+ 0.45 0.29 0.64 18.8 (3)
Silll] 1892 11.3 7.3 0.65 16.3 (1)
[OII] 2470 2.0 1.2 0.60 13.6 (3)
Sill 1817+ 1.4 1.05 0.75 8.2 (3)
[Fell] 2508 1.2 0.87 0.73 7.9 (3)
Mgll 2800 12.5 8.4 0.67 7.6 W
A1II] 2668 0.89 0.42 0.47 6.0 (3)
Resonanzfluoreszenz Linien
Olli 3132 22.1 18.6 0.84 35.1 Hell Lya
Fell^H^)* 4.1 1.9 0.46 7.9 CIV 1548
Ol 1302 4.0 4.5 1.13 0 Ly/?
+: nur stärkste Linie des Multipletts gemessen; *: unregelmässige Varia¬
tionen beobachtet;
1: Summeder Fell-Linien A2436.2, A2458.8, A2481.1, A2492.3, A2772.2;

Abhängigkeit vom Ionisationspotential
Die relative Änderung der Linienflüsse im Zeitraum 1979 bis 1989 ist in Figur 4.6

als Funktion des Ionisationspotentials IP des emittierenden Atoms dargestellt. Verwendet
wurden dazu die Linienverhältnisse der vierten Kolonne und die lonisationspotentiale der
fünften Kolonne von Tabelle 4.3. Bei den Rekombinationslinien OVA1371 und Hell A1640
entsprechen die lonisationspotentiale den rekombinierenden Atomen 0+s und He+2. Es
wurden Linien von möglichst vielen Ionen berücksichtigt. Da die Flüsse von mehreren
schwachen Linien unsicher sind, habe ich die Qualität der einzelnen Linienverhältnisse in
der letzten Kolonne bezeichnet. Die beste Qualität ist (1), die schlechteste (3). Für Werte
der Qualität (3) wurden in Figur 4.6 andere Symbole verwendet. Auch Resonanzlinien
wurden berücksichtigt und in Figur 4.6 mit speziellen Symbolen gekennzeichnet.
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Fig. 4.6: Zeitabhängige Linienverhältnisse F(1988/89)/F( 1978/79) für V1016
Cyg als Funktion des Ionisationspotentials des emittierenden Atoms (Daten¬
punkte von guter Qualität o, schlechter Qualität *; Resonzanzfluoreszenzlinien
+)

Figur 4.6 zeigt eine eindeutige Abhängigkeit der Linienvariationen vom Ionisationspo¬
tential. Die drei Linien OV, MgVund NeV hochionisierter Atome wurden in V1016 Cyg
im Zeitraum 1979 bis 1989 umetwa einen Faktor 1.5 stärker. Alle anderen Linien (ausser
Ol) nahmen im Gegensatz dazu in demselben Zeitraum ab. Die Grenze zwischen den
beiden Ionisationspotential-Bereichen liegt bei 90eV. Auffallend ist, wie unabhängig vom

Ionisationspotential die Linien der niedrig und mittelstark ionisierten Atome schwächer
wurden.

4.3.3 Kontinuumsstrahlung

Zur Kontinuumsstrahlung von Symbiotischen Sternen tragen im IUE Bereich die heisse
Komponente und der Emissionsnebel bei. In V1016 Cyg ist das Nebelkontinuum do¬
minant, und Sternstrahlung könnte höchstens bei sehr kurzen Wellenlängen um 1200Ä
direkt beobachtbar sein. Das Nebelkontinuum ist zusammengesetzt aus frei-frei und frei-
gebunden (oder Rekombinations-) Strahlung von Wasserstoff und Helium. In Figur 4.7
ist das Nebelkontinuum von V1016 Cyg für 1980 und 1984 dargestellt. Das Kontinuum
nahm in diesem Zeitraum deuthch ab. Die Abnahme beträgt im kurzwelligen Bereich
(1200-2000Ä) ungefähr 35% und im langwelligen Bereich (2500-3000Ä) ungefähr 25%.
Nach 1984 blieb das Kontinuum in etwa konstant. Das zeitliche Verhalten ist damit ver¬

gleichbar mit den Variationen die man für die Emissionslinien von Atomen mit IP < 80eV
beobachtet.
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Fig. 4.7: Kontinuumsemission von V1016 Cyg für den 23. Aug. 1980 (gestri¬
chelt) und den 10. Dez. 1984 (ausgezogen).

4.3.4 Emissionslinien im optischen Bereich

Da systematische Linienvariationen in praktisch allen UV-Emissionslinien von V1016 be¬
obachtet werden, müssen solche Veränderungen auch im optischen Bereich beobachtbar
sein. Aus diesem Grunde habe ich aus der Literatur Daten von optischen Beobachtungen
von V1016 Cyg gesammelt. Es ist damit möglich die Entwicklung der Emissionsünien
zeitlich weiter zurück zu verfolgen.

Diese Daten sind natürüch bei weitem nicht so kohärent wie diejenigen vom IUE-
Satelliten. Die optischen Daten stammen von vielen verschiedenen Beobachtern mit un¬

terschiedlichen Instrumentierungen. Es eignen sich deshalb für eine Untersuchung voral¬
lem starke Linien, die leicht beobachtbar sind. In Frage kommendie Balmer-Linien, Hell
A4686 und die [Olli] Linien. In Tabelle 4.4 sind gesammelte Linienflüsse zusammengetra¬
gen die auf photoelektrischen Beobachtungen beruhen. Nicht berücksichtigt habe ich die
Daten von Willson et al. (1984), da deren Spektren nicht genau kalibriert werden konnten
(zu schmaler Spalt). Die Beobachtungen von Kenyon (1983) stammen aus dem Anhang ei¬
ner Dissertation, praktisch ohne jede Beschreibung der Beobachtungen. Es ist nicht ganz
klar, ob diese Daten von guter Qualität sind oder nicht und ob zum Beispiel der Him¬
melshintergrund abgezogen wurde. Die Linienflüsse von Kenyon (1983) sind deshalb mit
Vorsicht zu interpretieren. Vergleicht man die absoluten Linienflüsse der einzelnen Publi¬
kationen, so fallen Diskrepanzen auf, die auf Messfehler zurückgeführt werden müssen. In
erster Näherung (Faktor 3) blieb der absolute Fluss für die Eß Linie seit mindestens 1973
konstant. Viel besser sieht es aus für Intensitäten relativ zu Eß, wo die Übereinstimmung
ziemlich gut ist (siehe Tabelle 4.4).

Aus photographischen Messungen können nur zuverlässige Informationen über sehr
starke Veränderungen gewonnen werden. Aus den spektroskopischen Untersuchungen von

FitzGerald und Houk (1970) und FitzGerald und Pilavaki (1974) kann bestimmt werden,
zu welchem Zeitpunkt sich gewisse Emissionslinien stark verändert haben. Wie das bei
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Tabelle 4.4: Relative Flüsse für optischen Emissionslinien von V1016 Cyg
aus der Literatur (nicht entrötet).
Datum H7 [OIIIl

4363A
Hell Eß [OIIIJ

5007A
Ref.

4340Ä 4686Ä 4861Ä
Sept. 1965 0.39 0.25 1.0 1.86 1
Juni 1966 0.44 0.54 1.0 2.45 1

Aug. 1973 0.45 0.79 0.40 1.0 2.90 2

Aug. 1974 0.43 0.76 0.42 1.0 2.93 3
Aug. 1980 0.41 0.38 0.38 1.0 1.84 4
Sept. 1982 0.38 0.32 0.46 1.0 2.11 5*
Nov. 1987 0.42 0.27 0.51 1.0 1.79 6
*: keine Angaben über Qualität der Beobachtungen
1: O'Dell (1967); 2: Ahern (1975); 3: Ahern (1978); 4: Blair et al.(1983);
5: Kenyon (1983); 6: Kapitel 9.

vielen Ausbrüchen von Symbiotischen Sternen beobachtet wird, treten nach und nach die
Linien von immer höher ionisierten Atomen auf. Die grösste Flusszunahme beobachtete
manfür die Linie Hell A4686 zwischen April 1966 und Mai 1967, für [NelV] A4725 zwischen
Mai und August 1967 und für [NeV] A3426 zwischen April 1969 und Juli 1971. Dass die
Hell Linie in den Jahren 1965 und 1966 noch recht schwach war, folgt auch aus O'Dells
(1967) Beobachtungen, der diese Linie nicht messen konnte.

Auffallend in Tabelle 4.4 sind auch die Änderungen der [Olli] Linien verglichen mit
den Balmer-Linien. Die [Olli] Linien wurden kurz nach dem Ausbruch schnell stärker
und erreichten um 1974 ein Maximum. Danach nahm die Intensität der [Olli] Linien
relativ zu Eß ziemüch regelmässig ab. Das Verhältnis zwischen den beiden [Olli] Linien
A = F(A4363)/F(A5007) ist von der Nebeldichte stark abhängig. Aus den relativen Li¬
nienflüssen von Tabelle 4.4 erhält man mit einer interstellaren Extinktion von c = 0.53

(Kapitel 9) und für eine feste Elektronentemperatur Te = 15000K die folgenden Nebel¬
dichten (in 106cm"3): 1.9 (Sept.65), 3.4 (Jun.66), 4.4 (Aug.73), 4.1 (Aug.74), 3.1 (Aug.80)
und 2.2 (Sept.82 und Nov.87). Dies deutet darauf hin, dass sich nach dem Ausbruch die
Dichtestruktur im Nebel von V1016 Cyg systematisch verändert hat.

4.4 Interpretation

Die Intensitätszunahme der Linien von hochionisierten Atomen (NeV, OVund MgV) im
Zeitraum 1979 bis 1984 kann durch eine Zunahmeder Temperatur der ionisierenden Strah¬
lungsquelle interpretiert werden. Eine ähnliche Entwicklung wurde schon zwischen 1965
und 1975 mit optischen Beobachtungen festgestellt, als nach und nach Emissionslinien
von immer höher ionisierten Atomen auftauchten. Im Gegensatz zu früher hat sich diese
Entwicklung stark verlangsamt und ist um1984 praktisch zu einem Stillstand gekommen.
Auch das Verhalten der Kontinuumsstrahlung im IUE-Bereich deutet auf eine Zunahme
der Sterntemperatur bei gleichbleibender Leuchtkraft. Die Intensität nahm in kurzwelli-
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gen Bereich (1200-2000Ä) stärker ab als im langwelligen Bereich (2500-3200Ä). Dies ist
wahrscheinlich eine Folge davon, dass die Kontinuumsstrahlung des Sterns, die vorallem im

kurzwelligen IUE-Bereich zur Geltung kommt, als Folge der höheren Temperatur abnahm.
Bestimmt man die Sterntemperatur mit Hilfe der Hell A1640 Äquivalenzbreite und einer

Zanstramethode, so erhält man Sterntemperaturen von T* = 125000K für 1979, 145000K
für 1984 und 150000K für 1989 (U. Mürset, persönliche Mitteilung; Mürset et al.,1990).
Da der H/3 Emissionsfluss seit mindestens 1973 konstant blieb (innerhalb eines Faktors
3), kann auch die Leuchtkraft für V1016 Cyg nicht stark geändert haben. Nach Nussbau¬
mer und Schild (1981) ist die Leuchtkraft der heissen Komponente von V1016 Cyg etwa

L/Lq = 2000. Die Entwicklung der heissen Komponente in V1016 Cyg kann damit wie

folgt zusammengefasst werden. Nach dem Ausbruch besass der Stern um 1965 eine recht
tiefe Temperatur T* < 60000K. Danach stieg T* recht rasch an, und es tauchten Emissi¬
onslinien von Hell, NelV und NeV auf. Mit dem IUE-Satelliten wurde immer noch eine,
wenn auch sehr langsame, Entwicklung in Richtung höhere Temperaturen beobachtet. Es
scheint, dass V1016 Cyg nun den maximalen Ionisationsgrad mit einer Sterntemperatur
von T* ta 150000K erreicht hat. Eine sehr ähnliche Entwicklung zeigte auch die symbioti¬
sche Nova HMSge (Nussbaumer und Vogel, 1990). Da dieses Objekt aber den Ausbruch
erst im Jahre 1975 hatte, ist die Entwicklung nicht so weit fortgeschritten wie in V1016
Cyg. RRTel ist dagegen eine viel ältere symbiotische Nova, die um 1944 ihren Ausbruch
hatte. Das Emissionsspektrum dieses Stern ist sehr ähnlich dem Spektrum von V1016 Cyg.
Sehr wahrscheinlich ist die oben beschriebene Entwicklung für V1016 Cyg charakteristisch
für alle Symbiotischen Novae.

Wie können die beobachteten Variationen der Emissionslinien der Atome mit kleine¬
rem Ionisationspotential (<80eV) erklärt werden?

Die systematische Abnahme der Linienflüsse deutet auf eine Verkleinerung des Emis-
sionsmasses J NeNn+dV hin. Eine solche Verkleinerung kommt zustande, falls der Nebel
durch die Ionisationsquelle weniger stark ionisiert wird, d.h. falls die Leuchtkraft abnimmt.
Man erwartet ebenfalls eine Intensitätsabnahme in vielen Emissionshnien, falls der Nebel
materiebegrenzt ist und diese Materiebegrenzung zunimmt. Zukünftige Beobachtungen
ermöglichen vielleicht eine definitive Entscheidung zwischen diesen Möglichkeiten.

Die Emissionshnien von Mgll und Ol zeigen viel stärkere Veränderungen als alle
anderen Linien. In einer früheren Arbeit (Nussbaumer und Schmid, 1988) haben wir vor¬

geschlagen, dass die Linienvariationen periodisch und auf Bahnbewegungen im Doppel¬
sternsystem zurückzuführen seien. In Symbiotischen Sternen mit kürzeren Bahnperioden
(Typ S) beobachtet man solche periodischen Variationen des Ol A1302 Multipletts, die
dieselbe Periodizität wie die Bahnbewegung besitzen (Munari, 1989). Die neusten Beob¬
achtungen von V1016 Cyg (seit 1988) haben aber unsere Hypothese nicht bestätigt. Die
beiden Linien Ol und Mgll erreichten nicht die Intensitäten, die wir vorausgesagt haben.
Dies schliesst aber nicht aus, dass die Variationen der beiden Linien die Bahnbewegung
wieder spiegelt. Die Bahnperioden wären einfach von etwas längerer Dauer als wir vor¬

geschlagen haben. Zusätzlich könnten bei beiden Multipletten Ol und Mgll interstellare
Absorption zu einer Störung der Intensitätskurven führen.

Weitere Beobachtungen von V1016 Cyg mit dem IUE-SateUiten sind geplant. Sie
werden mithelfen die weitere Entwicklung dieses Objektes zu verfolgen. Die bisherige Be¬
obachtungsserie für V1016 Cyg wird auch in Zukunft eine wichtige Beobachtungsgrundlage
zur Untersuchung des symbiotischen Phänomens darstellen.

49



5. OHP—Beobachtungen von Symbiotischen Sternen

Symbiotische Sterne wurden seit ihrer Entdeckung hauptsächlich im optischen Wellenlän¬
genbereich beobachtet. Aus diesem Grunde befassen sich viele Arbeiten mit den Emis¬
sionslinien des Nebels, die in diesem Bereich dominant sind. Untersuchungen über den
Roten Riesen standen dabei eher im Hintergrund, weil er im optischen Bereich oft sehr
schwach ist und vom Nebelkontinuum manchmal überstrahlt wird. Dies erschwerte na¬

türlich die Spektraltyp-Bestimmung für die Roten Riesen symbiotischer Systeme oder
verursachte fehlerhafte Klassifikationen. Wie schon in Kapitel 3 gezeigt wurde, ist aber
die Spektralklassifikation ein wichtiger Parameter in Symbiotischen Sternen. Aus dem
Spektraltyp kann die Position des Roten Riesen im Hertzsprung-Russell-Diagramm be¬
stimmt werden, was wichtig für das Verständnis des Entwicklungsstadiums des Systems ist.
Zusammenmit der beobachteten Bahnperiode kann auch abgeschätzt werden, inwieweit
der Rote Riese das kritische Rochevolumen ausfüllt.

In diesem Kapitel versuche ich, die Spektraltypen (Temperatursequenz) von Roten
Riesen symbiotischer Systeme zu bestimmen. Traditionellerweise wird die Spektralklassi¬
fikation im blauen Bereich durchgeführt, der wegen der Nebelemission in Symbiotischen
Sternen ungeeignet ist. Als Alternative wählte ich den Spektralbereich 8400 - 8900Ä im
nahen IR. In den meisten Systemen ist in diesem Bereich die Strahlung des Roten Riesen
sehr stark und die Nebelemission vernachlässigbar. Man beobachtet auch TiO-Banden,
deren Stärke von der Sterntemperatur abhängen und die sich für eine Spektralklassifikation
eignen (Keenan und Hynek, 1945). Der oben genannte Spektralbereich wurde aber speziell
deswegen ausgewählt, weil dort auch von der Leuchtkraft abhängige Absorptionslinien von

Call vorkommen. Ich werde aber in diesem Kapitel die Leuchtkraftklassifikationnicht be¬
handeln. Es ist geplant, die beschriebenen Spektren später auch für die Bestimmung der
Leuchtkraftklasse der Roten Riesen zu verwenden.

Schon mehrere Arbeiten wurden durchgeführt, umsystematisch den Spektraltyp von

Roten Riesen symbiotischer Systeme zu bestimmen (z.B. Kenyon und Fernandez-Castro,
1987a; Schulte-Ladbeck, 1988). Sie ergaben recht gute Resultate, d.h. eine Genauigkeit
von etwa einer Unterklasse, für die Klassifikation auf der Temperatursequenz, aber genaue
Leuchtkraftklassen konnten nicht abgeleitet werden. Im Vergleich zu den früheren Arbei¬
ten verwende ich in der folgenden Bestimmung einen wenig beobachteten Spektralbereich
und höher aufgelöste Spektren.

5.1 Beobachtungen und Datenreduktion

Für die Bestimmung des Spektraltyps von Roten Riesen symbiotischer Systeme werden
Spektren verwendet, die ich mit dem 1.93m Teleskop und dem Spektrographen CARELEC
des "Observatoire de Haute Provence" (OHP) aufgenommen habe. Als Detektor verwen¬

dete ich einen CCDvom Typ RCA mit 512 X 512 Bildelementen (Pixel) ä 30 X 30/mi.
Mit einem Gitter von 1200 Linien/mm erhält manmit diesem Gerät eine Dispersion von

33Ä/mm oder lÄ/Pixel und eine spektrale Überdeckung von etwa 500Ä. Die Beobachtun-
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gen wurden im Spektralbereich 8400Ä-8900Ä durchgeführt. Einzig die Daten vom Januar
1988 überdecken den Bereich 8200Ä-8700Ä. Die zweite Ordnung des Spektrums wurde
mit einem Rotfilter (OG590) unterdrückt. Der Spektrographenspalt hatte eine Breite von

400^m, was etwa 2.8" Bogensekunden am Himmel und etwa 2 Pixel auf dem Detektor
entspricht. Die spektrale Auflösung, gemessen mit Hilfe der Linienbreite FWHM(füll
width at half maximum) einer Ne-Lampe, beträgt für alle verwendeten Spektren etwa
1.8 —2.0Ä. Das technische Design und die Beobachtungsmöglichkeiten des Spektrogra-
phen CARELECsind in Lemaitre et al.(1989) und in einem Benützerhandbuch des OHP
beschrieben.

Tabelle 5.1 gibt eine Übersicht über die Beobachtungnächte. Die atmosphärischen
Bedingungen variierten sehr stark, und oft wurden helle Vergleichsterne durch ziemlich
dicke Wolken beobachtet (z.B. 28./29. Juni 1988). Das Seeing war nie besser als 1.5",
meistens sogar wesentlich schlechter. Es wurde immer mehrmals pro Nacht kontrolliert,
ob das Teleskop gut fokussiert war. Typische Belichtungszeiten sind 10 —60 Minuten
für Symbiotische Sterne und einige Sekunden bis wenige Minuten für die Vergleichssterne.
Mehrere Symbiotische Sterne wurden während mehreren Nächten beobachtet, umallfällige
zeitliche Variationen festzuhalten. Zusätzlich zu den Programmsternen wurden auch heisse
Sterne mit flachem Kontinuum beobachtet um Absorptionslinien der Erdatmosphäre zu

identifizieren.

Tabelle 5.1: Journal für OHP-Beobachtungsnächte.
Datum Nr. Spektren N*111 Sterne Wetter

1. Jan. 88 la A10-A41 9 mittel
2. Jan. 88 lb B56-B60 2 schlecht
3. Jan. 88 lc C11-C54 7 mittel
28. Juni 88 2a D09-D15 3 schlecht
29. Juni 88 2b D25-D26 1 schlecht
4. Aug. 88 3a E134-E164 10 gut
12. Dez. 88 4a F05-F47 24 gut (windig)
13. Dez. 88 4b F73-F111 19 gut (windig)
17. Mai 89 5a H16-H28 9 gut (dunstig)
20. Mai 89 5b H118-H161 22 gut (dunstig)
18. Aug. 89 6a L07-L57 21 gut

Anzahl Sterne, die während dieser Nacht beobachtet wurden.

Der verwendete CCD"RCA1" besitzt eine Offsetzählrate von z0 ta 170 und ein Aus¬
leserauschen von Az0 ta 7 (RMS). Die maximale Zählrate liegt bei zmax ta 32000, aber
schon bei tieferen Werten (etwa ab z = 25000) muss mit Saturationseffekten gerechnet
werden. Das Signal zu Rauschen Verhältnis S/N ist bei einer Zählrate von z = 500 etwa

S/N = 10, bei z = 1000 etwa S/N = 25 und bei z = 5000 etwa S/N = 60. Diese Werte
wurden nur grob geschätzt, und der Einfluss der Datenreduktion auf das 5/iV-Verhältnis
des endgültig reduzierten Spektrums ist nicht berücksichtigt worden.

Die spektrale Empfindlichkeit der einzelnen Bildelemente wurde mit Hilfe einer Wolf¬
ram-Lampe bestimmt, die als Kontinuumseichquelle diente (sogenanntes Flatfield). Im
nahen IR entstehen beim verwendeten CCDstarke Interferenzerscheinungen (Fringes), die
aber bei der Division der Sternspektren durch das Flatfield sehr gut korrigiert werden.
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Bildelemente, die während der Belichtungszeit durch kosmische Teilchen getroffen
werden (cosmic spikes), können leicht erkannt und mit einer interaktiven Routine des
MIDAS Softwarepakets korrigiert werden. Durchschnitthch trifft etwa ein Teilchen pro
Minute den CCD. Es ist selten, dass ein Spike direkt auf dem Sternspektrum sitzt. In
einem solchen Fall wurde erst beim endgültig reduzierten Spektrum der entsprechende
Datenpunkt korrigiert.

Im nahen IR ist die Himmelsemission stark. Der Spektrographenspalt ist aber sehr

lang (etwa 5'), so dass auf beiden Seiten des Sternspektrums das Himmelspektrum auf
dem CCDmitregistriet wird. Normalerweise wurde nach dem Entfernen der "Spikes" das
Himmelspektrum auf beiden Seiten über je 30—50Kolonnen gemittelt und vomgemittelten
Sternspektrum abgezogen. Bei schwach belichteten Sternspektren habe ich zusätzlich das
Himmelspektrum zwischen den einzelnen Emissionslinien geglättet, umdie Sternspektren
möglichst nicht mit zusätzlichem Rauschen zu beeinträchtigen.

Die Wellenlängeneichung ist mit Hilfe einer Ne-Lampe gemacht worden. Sie be¬
sitzt etwa 15 starke Emissionslinien im Wellenlängenbereich 8400Ä-8900Ä. Umbei gewis¬
sen Sternen (z.B. HBV475) sehr präzise Wellenlängenmessungen zu ermöglichen, habe
ich darauf geachtet, dass das Ne-Lampenspektrum in derselben Teleskopposition auf¬
genommen wurde wie das Sternspektrum. Auf diese Weise vermeidet man kleine Feh¬
ler bei der Wellenlängeneichung w O.lPixel oder 0.1Ä, die durch statische Verbiegungen
des Teleskops und des Spektrographen entstehen. Spektren von Radialgeschwindigkeits-
Standardsternen wurden mit derselben Methode aufgenommen.

5.2 Spektralklassifikation mit TiO-Banden

Eine Studie über die Spektralklassifikation von kühlen Sternen mit Hilfe von Spektren
aus dem nahen IR-Wellenlängenbereich wurde erstmals von Keenan und Hynek (1945)
durchgeführt. Sie verglichen Standardsterne deren Spektraltypen mit den üblichen blauen
Spektrogrammen schon bestimmt waren. Diese Studie ergab, dass sich die TiO-Banden im
IR-Bereich gleich verhalten wie im blauen Bereich. Das heisst, die Absorptionsbanden wer¬

den stärker für tiefere Temperaturen oder spätere Spektraltypen. Es zeigte sich zusätzlich,
dass die Stärken verschiedener atomarer Linien, unter anderen auch diejenigen des Call
Tripletts bei AA8498, 8542, 8662, von der Leuchtkraftklasse des Sterns abhängen. Die
starken TiO-Banden im nahen IR wurden seither öfters zur Bestimmung des Spektraltyps
von M-Sfernen benutzt und das Klassifikationsverfahren verfeinert (z.B. Sharpless, 1956;
Albers, 1974). Absolut gemessene Absorptionsstärken für das TiO-Band A8860 findet
man bei Ramsey (1981) und für das TiO-Band A8432 bei Carter et al.(1986). Beide Ar¬
beiten sind für Symbiotische Sterne nur von beschränkter Bedeutung, da die angewandten
Messmethoden beim Auftreten von Emissionslinien unbrauchbar werden. Es ist deshalb
nötig, für die Bestimmung des Spektraltyps der Roten Riesen von Symbiotischen Sternen
eine Methode zu finden, die nicht durch Emissionshnien beeinträchtigt wird. Natürlich
muss jede neue Messmethode mit Hilfe von Standardsternen geeicht werden.
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Fig. 5.1: Zur Definition der bestimmten Absorptionsindices TiOi (A8450), TLO2
(A8520), Ti03 (A8650) und Ti04 (A8880).

5.2.1 Messmethode

Im Wellenlängenbereich 8400 - 8900 Ä befinden sich die TiO-Banden des elektronischen
E3E - X3A Systems bei A8430 und der £(0,0) R-Ast bei A8860, die sich für die Be¬

stimmung des Spektraltyps eignen. Für den Spektraltyp bestimme ich die Stärke der
Absorptionsbanden mit Hilfe eines Absorptionsindex. Der Absorptionsindex ist definiert
durch die Restintensität einer Absorption bei der Wellenlänge A relativ zu einem inter¬

polierten (oder extrapolierten) Kontinuumspunkt. Mathematisch ausgedrückt entspricht
dem:

h = Fx/Fc
wobei die Intensität Fc des interpolierten Kontinuumspunktes (zwischen Ai und A2) gege¬
ben ist durch:

Fc = FXl + (F,2 - FXl)+-^±-
Praktisch wird dies erreicht, indem zuerst ein Kontinuum bestimmt und danach das Spek¬
trum durch dieses Kontinuum dividiert wird. In diesem normierten Spektrum (Fc = 1)
entspricht der Absorptionsindex direkt der gemessenen Intensität Fx. Als Referenzpunkte
für das Kontinuum verwendete ich zwei Bereiche bei 8400Ä und bei 8800Ä und dazwischen
eine Art Enveloppe für das gemessene Spektrum.

Als Absorptionindices bestimmte ich die Intensitäten im normierten Spektrum bei
A8460 (TiOi), A8520 (Ti02), A8650 (Ti03) und bei A8880 (Ti04). In Figur 5.1 ist die Be¬

stimmungsmethode für die verschiedenen Absorptionsindices TiOi, Ti02, Ti03, und Ti04
dargestellt. Für den Absorptionsindex Ti04 müsste das Kontinuum extrapoliert werden.
Dies sollte aber keine grossen Fehler verursachen, da der extrapolierte Bereich kurz ist.
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Bei der verwendeten Methode wurde bewusst auf die sonst übliche Intensitätsmittelung
über ein gewisses Intervall verzichtet, da eine solche Messung bei Symbiotischen Sternen
mit vielen Emissionslinien nicht funktioniert.
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Fig. 5.2: TiO-Banden in M-Riesen (Leuchtkraftklasse III); von oben nach
unten: v Vir, p, Gern, BY Boo, EUDel und R Leo.
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Tabelle 5.3: TiO-Absorptionsindices für Vergleichssterne
HD Spektraltyp TiOi Ti02 Ti03 Ti04 Spekt.
217906 M2.5: II-III 0.91 0.91 0.97 0.89 L57
44478 M3lila 0.92 0.91 0.98 0.89 F27
76827 M3Illb 0.93 0.91 0.97 0.90 F44
112300 M3III 0.93 0.91 0.98 0.88 F41/H122
121156 M3.5 III 0.93 0.91 0.98 0.87 H130
200527 M4S III 0.85 0.85 0.94 0.85 L54
55383 M4III 0.86 0.86 0.96 0.85 F103
184786 gM4 0.84 0.83 0.94 0.80 L18
19058 M4Ilb-IIIa 0.84 0.83 0.97 0.81 F16
101153 M4III 0.80 0.79 0.92 0.75 H119
123657 M4.5: III 0.80 0.81 0.94 0.78 H128
112264 M5- III 0.74 0.75 0.92 0.74 H129
184313 M5-M5.5 III 0.67 0.69 0.88 0.68 H158
148783 M6-III 0.55 0.59 0.81 0.58 H16
163990 M6S 0.73 0.75 0.91 0.74 H19
196610 M6III 0.58 0.62 0.83 0.61 L20 (3)
126327 M7-M8 0.52 0.56 0.63 0.47 H127
113285 M8 0.50 0.56 0.62 0.47 H124
84748 gM8e 0.38 0.46 0.51 0.55 F107
42475 MO-MI lab 0.96 0.93 0.98 1 F26
206936 M2-Ia 0.85 0.81 0.92 0.80 L55
187076 M2II + B6 0.94 0.94 0.99 0.89 L19
36389 M2Iab-Ib 0.90 0.92 0.97 0.90 F21
42474 M2.1Ib 0.96 0.93 0.96 0.90 F25
23475 M2+ Hab 0.95 0.94 0.99 0.87 F17
40239 M3II 0.88 0.86 0.96 0.87 F34
RWCygM3-M4 Ia-Iab 0.66 0.69 0.84 0.64 H161
215924 M4Iab 0.75 0.75 0.89 0.71 L56
12401 M4Ib 0.79 0.79 0.93 0.73 F14
175588 M4II 0.85 0.84 0.97 0.79 H159
173380 M4.5-M5+ II 0.74 0.76 0.91 0.73 H160
156014 M5Ib-II 0.63 0.65 0.85 0.65 D26/E153*
*: variabel

5.2.2 TiO-Banden in Vergleichssternen

Vergleichssterne wurden beobachtet, umeine Beziehung zwischen den Absorptionsindices
TiOi, Ti02, Ti03, Ti04 und dem Spektraltyp zu bestimmen. Die Vergleichssterne sind in
Tabelle 5.2 aufgeführt. Sie wurden nach verschiedenen Kriterien ausgewählt. Die meisten
stammen aus dem Spektralkatalog von Morgan und Keenan (1973) (siehe auch Garcia,
1989), besitzen also eine zuverlässige Spektraltyp- und Leuchtkraftklassifikation. Weiter
wurden die sehr späten Riesen R Leo (M8) und RT Vir (M8) beobachtet. Im Hinbhck
auf eine spätere Eichung der Leuchtkraft-abhängigen Spektrallinien sind auch M-Sterne
mit bekannter Metallizität [Fe/H] aus den Arbeiten von Smith und Lambert (1985; 1986)
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ausgewählt worden. Ebenfalls aufgelistet sind Radialgeschwindigkeits-Standardsterne, die
eigentlich wegen einer genauen Wellenlängeneichung beobachtet wurden.

Fig. 5.3: Abhängigkeit zwischen Spektraltyp und Absorptionsindex für normale
Riesen (o) und helle Riesen oder Superriesen (x): (a) TiOi A8460, (b) TiÜ2
A8520, (c) Ti03 A8650 und (d) Ti04 A8880.

Zusätzlich beinhaltet Tabelle 5.2 auch eine Reihe von sogenannten VVCep Veränder¬
lichen. VV Cep Sterne sind verwandte Objekte der Symbiotischen Sterne. Sie bestehen
aus einem M-(Super)-Riesen und einem B-Stern. Zu dieser Gruppe gehören XXPer, WY
Gern, TV Gern, 6 Sge und VVCep.

Die Absoptionsindices für die Vergleichssterne sind in Tabelle 5.2 aufgehstet. Alle
Sterne mit einem Spektraltyp M2oder später zeigen eine messbare TiO-Absorption. Für
Sterne mit früheren Spektraltypen als M2konnten einzig in p Cep (M2- Ia) und in TV
Gern (MO-MI lab) Absorptionsindices bestimmt werden. Alle anderen Sterne zeigten
nicht messbare Molekülabsorptionen. "Nicht messbar" bedeutet, dass die Absorptionsin¬
dices grösser sind als eine gewisse obere Schranke: TiOi > 0.96, T1O2 > 0.95, TiOß > 0.98
und Ti04 > 0.91. Sind die TiO-Banden schwächer, so ist eine Unterscheidung zwischen
Molekülabsorption und Linienabsorptionen atomarer Übergänge mit der gewählten Me¬
thode kaum möglich. Dies bedeutet, dass mit Hilfe der TiO-Banden zwischen A8400 und
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A8900 und mittlerer spektraler Auflösung nur Spektraltypen später als als etwa M2be¬
stimmt werden können. Figur 5.2 zeigt anschaulich, wie die Stärke der TiO-Banden vom

Spektraltyp anhängt.
In den Figuren 5.3a-d sind die verschiedenen Absorptionsindices für die Vergleichs¬

sterne in Abhängigkeit vom Spektraltyp eingezeichnet. Dabei wurden mit verschiedenen
Symbolen die Sterne mit Leuchtkraftlasse III (Kreise) und die Sterne mit Leuchtkraft¬
klasse II oder I (Kreuze) unterschieden. Auffallend ist, dass die normalen Riesen (III) bei
einem gegebenen Spektraltyp schwächere TiO-Absorptionsbanden zeigen als helle Riesen
oder Superriesen. Amdeutlichsten ist dieser Effekt für die tiefen Indices der extremen

Superriesen TV Gern (MO-MI lab, nicht eingezeichnet), p, Cep (M2- Ia) und RWCyg
(M3-M4 Ia-Iab). Die M-Riesen (Kreise) zeigen eine wohldefinierte Beziehung zwischen
Spektraltyp und Absorptionsindices. Eine gewisse Unsicherheit besteht für ganz späte M-
Riesen. Dies ist darauf zurückzuführen, dass es einerseits nur wenige Standardsterne mit
so spätem Spektraltyp gibt und dass andererseits diese Sterne meist bezüglich der Leucht¬
kraft und des Spektraltyps variabel sind (Mira-Veränderliche). Eine weitere Ausnahme
in den Figuren 5.3a-d stellt der M6S-Stern OP Her dar. Dies deutet darauf hin, dass
für Rote Riesen mit speziellen Häufigkeiten wie etwa S-Sterne nicht dieselben Relationen
zwischen Absorptionsindices und Spektraltyp gelten.
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Fig. 5.4: Abhängigkeiten zwischen verschiedenen Absorptionsindices für nor¬

male Riesen (o) und helle Riesen oder Superriesen (x): (a) Ti04-Ti02 und (b)
Ti03-Ti02.

Aus den Daten der Tabelle 5.3 für normale M-Riesen (Leuchtkraftklasse III) habe
ich Absorptionsindices-Spektraltyp-Relationen bestimmt. Sie entsprechen in den Figuren
5.4a-d den gestrichelten Linien, und sie sind zusätzlich tabelliert (Tabelle 5.4). Bei dieser
Bestimmung stützte ich mich vorallem auf Riesen mit gut definierten Spektraltypen (d.h.
Ref. 1 und 4 in Tabelle 5.2). Ferner habe ich berücksichtigt, dass sich die Absorptions¬
indices TiOi, Ti02 und Ti04 linear zueinander verhalten, wie das zum Beispiel in Figur
5.4a dargestellt ist. Die linearen Beziehungen zwischen diesen drei Indices sind:

Ti02 = 0.851 • TiOi + 0.125

Ti04 = 0.810 • TiOi + 0.138
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Tabelle 5.4: TiO-Absorptionsindices für normale M-Rie¬
sen (Leuchtkraftklasse III) als Funktion des Spektraltyps.
Sp'typ TiOi Ti02 Ti03 Ti04
M2.0 0.970 0.950 0.980 0.924
M2.5 0.958 0.940 0.978 0.914
M3.0 0.935 0.920 0.975 0.895
M3.5 0.899 0.890 0.971 0.867
M4.0 0.852 0.850 0.960 0.829
M4.5 0.782 0.790 0.940 0.772
M5.0 0.706 0.725 0.900 0.710
M5.5 0.629 0.660 0.855 0.648
M6.0 0.571 0.610 0.805 0.601
M6.5 0.541 0.585 0.755 0.577
M7.0 0.512: 0.560: 0.700: 0.553:
M7.5 0.488: 0.540: 0.640: 0.534:
M8.0 0.465: 0.520: 0.575: 0.515:
: unsichere Werte

Diese Beziehungen beschreiben unabhängig von der Leuchtkraftklassifikation das relative
Verhältnis zwischen den verschiedenen Indices. Auch der S-Stern OPHer weicht nicht
von diesem allgemeinen Verhalten ab. Die Figuren 5.3c und 5.4b zeigen, dass sich der
Absorptionsindex Ti03 anders verhält. Die Absorption bei A8650 (T1O3) wird erst im
Bereich M5- M8stark und kann deshalb nur für späte M-Riesen zur Spektralklassifikation
herangezogen werden.

5.2.3 TiO—Banden in Symbiotischen Sternen

Die gemessenen Absorptionsindices für Symbiotische Sterne sind in Tabelle 5.5 zusammen-

gefasst. Die Messgenauigkeit für die Absorptionsindices beträgt normalerweise ATiOx «

0.02—0.03. Diese Abschätzung basiert auf Vergleichen zwischen Spektren desselben Sterns,
die während derselben Nacht aufgenommen wurden. Es wurden auch Absorptionsindices
aus schlecht und gut behchteten Spektren verghchen: Es treten keine grösseren Unter¬
schiede auf. Dies deutet darauf hin, dass zuverlässige Messungen der TiO-Indices auch
aus Spektren mit kleinen S/N-Verhältnissen möglich sind. In Figur 5.5 sind einige typische
Spektren von Symbiotischen Sternen abgebildet.

In mehreren symbiotischen Systemen zeigt der Rote Riese wegen der höheren Stern¬
temperatur keine Molekülabsorption. Diese Systeme sind im Fuss der Tabelle 5.5 aufgeli¬
stet.

Auftretende Emissionshnien können die Bestimmung der Absorptionsindices erschwe¬
ren. Vorallem die Indices TiOi und Ti03 werden durch Ol A8446 und P17 A8467, bezie¬
hungsweise durch Call A8662 und P13 A8665 gestört. Die Regionen bei A8520 (Ti02) und
A8880 (Ti04) sind aber praktisch ünienfrei, weshalb Ti02 und Ti04 in diesen Fällen die
verlässhcheren Werte sind. Für HMSge, V1016 Cyg und PU Vul sind grössere Fehler
zu erwarten, weil diese Objekte neben den extrem starken Emissionshnien nur ein sehr
schwaches Sternkontinuum besitzen. TiO-Absorptionsindices, die mit grösseren Fehlern
behaftet sind (ATiOa; > 0.03), sind in Tabelle 5.5 mit einem Doppelpunkt gekennzeichnet.
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Fig. 5.5: TiO-Banden in Symbiotischen Sternen.

Nebelkontinuum
Bei den Systemen mit starken Linien und schwachem Kontinuum wird ein beträchtlicher
Teil des beobachteten Kontinuums vom Emissionsnebel erzeugt. In Figur 5.5 ist als Bei¬
spiel für diese Gruppe das Spektrum von V1016 Cyg abgebildet. Das Nebelkontinuum
verursacht zu grosse TiO-Absorptionsindices (d.h. zu schwache Absorptionen), die für
eine Spektralklassifikation korrigiert werden müssen. Grundsätzhch wird also durch den
Einfluss eines starken Nebelkontinuums ein früherer Spektraltyp für den Roten Riesen vor¬

getäuscht. Nach Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) ist dieser Einfluss im Visuellen
viel stärker als im nahen IR, weshalb ich Spektren in diesem Bereich benützt habe. In
meinen Spektren kann der Beitrag des Nebels aus der Aquivalentbreite EWder Paschen
Linien (z.B. P14 bei A8598) abgeleitet werden.

Für einen reinen Wasserstoffnebel ist EW(P14) relativ zum Nebelkontinuum gegeben
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durch:

FN NeNH+7a (HI, Te)
EW(P14) wurde dabei für einen Nebel mit Te = 15000K und Ne - 106cm"3 berech¬
net. Die Linienemissivität c(P14) = 6.3 • 10-28ergcm3/s ist von Hummerund Storey
(1987) und die Emissivität des frei-frei und frei-gebunden Kontinuums 7a=860o(HI) = 1.8-

10_29ergcm3/sÄ aus Osterbrock (1974). Zur Berechnung des Nebelkontinuums müssen
auch die Beiträge von Hel und Hell in der Grössenordnung 5%-20%berücksichtigt werden,
so dass man die oben angegebene Aquivalentbreite näherungsweise erhält. Da 'yx(HI)
bei 8600Ä in erster Näherung nicht temperaturabhängig ist, hängt EW(P14) wie die
Rekombinationslinien-Emissivität c(P14, Te) ~ 1/Te von der Temperatur ab. Mit dem
erhaltenen Wert EW(P14) = 30 Ä und der gemessenen Aquivalentbreite EWC(P14) aus

unseren Spektren, kann nun der Beitrag des Nebels angegeben werden.

Tabelle 5.6:
Nebelemission

Korrigierte TiO-Indices für Symbiotische Sterne mit starker

Objekt EWC Spek.
(P14) [Ä]

FN Ti0corr TiQcorr Ti0con
• TiOS°rr

BF Cyg 2.5
1.4
1.0:

F05
H154
121

0.08
0.05
0.03

0.54 0.54
nicht korrigiert
nicht korrigiert

0.83 0.50

HMSge 6.8 L12 0.23 0.53 0.53 0.55 0.57

V1016 Cyg 4.2
5.4
13.4
10.0

E137
F07
H144
L22

0.14
0.18
0.45
0.33

0.63
0.66
0.40
0.51

0.63
0.67
0.51
0.51

0.69
0.71
0.69
0.75

0.67
0.67

0.61
PUVul 11.0

9.5
H27
L16

0.37
0.32

0.57
0.74

0.51
0.68

0.75
0.87

0.48
0.59

HBV475 2.3
1.2
1.4
2.2

E138
F74
H155
L49

0.08
0.04
0.05
0.07

0.66
nicht
nicht
0.56

0.71

korrigiert
korrigiert

0.54 0.71

0.66

0.49

Als Aquivalentbreite EWC(P14)verwenden wir dazu den integrierten Linienfluss von

P14 dividiert durch den interpolierten Kontinuumsfluss Fc = Fs + Fn, der sich aus dem
interpolierten Sternkontinuum Fa und dem Nebelkontinuum Fn zusammensetzt. Schon
früher haben wir Fc = 1 normiert. Der Beitrag des Nebelkontinuums ist somit:

FN =
FN

=
EWe(P14)

Fc 30Ä

Korrigierte TiO-Absorptionsindices, die den Beitrag des Nebelkontinuums berücksichti¬
gen, berechnen sich nun nach der folgenden Gleichung:

TiOcorr -

TiQg ~ fn
11U* "

1-FN
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Eine Korrektur der TiO-Indices in Tabelle 5.5 ist nur angebracht, falls sie grösser als der ty¬
pische Messfehler ist. Das heisst TiO^ - TiO^,orr > ATiO* « 0.03, was für Äquivalentbrei¬
ten EWC(P14)£ 2.0Ä zutrifft. In Tabelle 5.6 sind Äquivalentbreiten von P14 und die kor¬
rigierten Absorptionsindices für alle Objekte mit starken HI Emissionshnien aufgeführt.
Bei HMSge, V1016 Cyg und PUVul ist die Korrektur recht gross.

Variationen

Mehrere Symbiotische Sternen in Tabelle 5.5 und 5.6 zeigen zeithche Variationen in ihren
Absorptionsindices. Zusätzhch können auch jene Objekte variabel sein, die nur einmal
oder zweimal beobachtet worden sind. Signifikante zeitliche Veränderungen in den TiO-
Absorptionsbanden (d.h. STiOx > 0.05) zeigen AX Per, BF Cyg, CHCyg, HBV475,
V1016 Cyg und wahrscheinlich auch PUVul. Veränderliche Absorptionsbanden in Roten
Riesen verschiedener symbiotischer Systeme haben auch schon Kenyon und Fernandez-
Castro (1987a) beschrieben. Sie beobachteten ebenfalls deutliche Variationen in BF Cyg
und CH Cyg, wie sie in dieser Arbeit bestätigt wird. Aber auch Z And, CI Cyg, BX
Mon, V443 Her und AG Peg zeigten veränderliche Molekülabsorptionen. Kenyon und
Fernandez-Castro (1987a) zeigten, dass diese Variationen zum Teil mit der photometri¬
schen Lichtkurve korrelieren. Dies deutet darauf hin, dass eine Seite des Roten Rie¬
sen durch die heisse Komponente aufgeheizt wird, was die Molekülabsorption verändert.
Auch Ausbrüche können zu Änderungen der Absorptionsindices führen, wenn plötzlich die
Kontinuumsemission einen zusätzhchen Beitrag von einer Nova-ähnlichen Hülle erhält.
Zusammenfassend kann gesagt werden, dass Variabilität einen zusätzhchen Unsicherheits-
faktor für die Bestimmung des Spektraltyps darstell. Allerdings enthalten Variationen
auch zusätzliche Informationen über symbiotische Systeme.

5.2.4 Spektralklassifikation für Symbiotische Sterne

Aus den gemessenen TiO-Absorptionsindices und den Spektraltyp-Absorptionsindices
Relationen von Tabelle 5.4 kann nun der Spektraltyp für die Roten Riesen in symbio¬
tischen Systemen bestimmt werden. Die Resultate sind in Tabelle 5.7 zusammenge-
fasst. Ebenfalls aufgeführt sind dort die entsprechenden Spektraltypen von Kenyon und
Fernandez-Castro (1987a). Die aufgeführten Spektraltypen entsprechen dem Mittelwert
aus den verschiedenen Absorptionsindices, wobei Ti03 erst für Spektraltypen später als
M6 berücksichtigt wurde. Für die Fehlerschranken habe ich die Anzahl der Beobach¬
tungen und die Beobachtungsfehler, wie sie in Kapitel 5.2.3 abgeschätzt wurden, in Be¬
tracht gezogen. Zusätzlich wird bei den Fehlern berücksichtigt, das zwischen M6und M8
die Spektraltyp-Absorptionsindices Beziehung eine zusätzliche Unsicherheit von etwa 0.5
Unterklassen besitzt. Bei Objekten mit variablen Absorptionsindices sind keine Fehler¬
schranken angegeben, dafür aber Spektraltyp-Bereiche. Die Fehlerangaben von Kenyon
und Fernandez-Castro (1987a) sind aus deren Arbeit übernommenworden.

In Figur 5.6 werden die Resultate von Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) und von

dieser Arbeit graphisch verglichen. Die Übereinstimmung ist gut. Im Durchschnitt sind
meine Spektraltypen 0.3 Unterklassen später als jene von Kenyon und Fernandez-Castro
(1987a). Dieser Unterschied ist darauf zurückzuführen, dass Kenyon und Fernandez-
Castro (1987a) ihre Absorptionsindices bei kürzeren Wellenlängen gemessen haben, wo

die Kontinuumsstrahlung des Nebels teilweise die Absorption ausfüllt. Sie beschreiben
auch, wie ihre Spektraltypen zum Teil stark von der Wellenlänge des Absorptionsbandes
abhängen. So unterscheiden sich bei Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) die Spek-
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Tabelle 5.7: Bestimmte Spektraltypen für Symbiotische
Sterne und Vergleich mit den Spektraltypen von Kenyon und
Fernandez-Castro (1987a) (KF87).
Objekt diese Arbeit KF87
EGAnd M2.7 ±0.5 M2.4 ±0.3
AXPer M4.1-M5.7 M5.2 ±0.4
BXMon M4.2 ±0.4 M4.6 ±0.4
T CrB M4.2 ±0.3 M4.1 ±0.3
AS 289 M4.3 ±0.4 M3.9 ±0.6
YYHer M3.7 ±0.5 M3.0 ±0.6
AS 296 M5.2 ±0.5 M5.3 ±0.6
V443 Her M5.1 ±0.3 M5.1 ±0.4
AS 338 M4.0 ±0.5 >M3
BF Cyg M4.3-M7.0 M5.0 ±1.0
CHCyg M6.7-M7.7 M6.5 ±0.3
HMSge M7.3 ±1.0 >M4
AS 360 M4.5 ±0.5
CICyg M4.8 ±0.4 M4.9 ±0.7
V1016 Cyg M5.3-M7.7 >M4
PUVul M5.4-M7.1 M4-M5
HBV475 M5.2-M7.0 >M4
AGPeg M3.2 ±0.4 M3.0 ±0.4
Z And M4.3 ±0.3 M2.5 ±1.0
R Aqr M7.3 ±1.0 M7

traltypen mehrerer Sterne um2 bis 5 Unterklassen, je nachdem, ob die TiO-Absorption
bei A6180 oder die VO-Absorption bei A7900 verwendet wurde. In solchen Fällen haben
Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) die Spektraltypen aus den langwelligen Absorp¬
tionen bestimmt. Es folgt eine kurze Beschreibung einiger spezieller Systeme.
Symbiotische Miras

Die Roten Riesen in HMSge, V1016 Cyg und R Aqr sind mit Sicherheit Mirasterne, wie
photometrische Beobachtungen bewiesen haben. Bei V1016 Cyg wurden auch veränder¬
liche Absorptionsbanden beobachtet (siehe Tabelle 5.6). Dies ist normal für Miras und
auch für HMSge und R Aqr zu erwarten. Wahrscheinlich gehört auch PU Vul zu dieser
Gruppe, obwohl periodische Pulsationen in diesem Objekt noch nicht nachgewiesen sind.
Die vier Sterne dieser Gruppe zeichnen sich durch sehr starke Molekülabsorptionen und
Staubemission (D-Typen) aus. Evolutionsmässig befinden sich Mirasterne auf dem asymp¬
totischen Riesenast. Sie besitzen damit eine grössere Leuchtkraft, d.h. einen grösseren
Radius, als normale Rote Riesen.

BF Cyg, Z And, HBV475

Ebenfalls variable Absorptionsbanden zeigen zum Beispeil BF Cyg, Z And und HBV475.
Bei BF Cyg sind diese Veränderungen zu einem grossen Teil auf einen Ausbruch der heissen
Komponente zurückzuführen. Während meinen Beobachtungen im Mai 1989 stellte ich
nämlich fest, dass sich das Spektrum von BF Cyg gegenüber früheren Beobachtungen stark
verändert hatte. Im optischen Wellenlängenbereich waren die TiO-Banden durch ein fla¬
ches Kontinuum überdeckt, die grünen [Olli] Linien waren praktisch verschwunden und die
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Fig. 5.6: Vergleich zwischen der Spektralklassifikation von Kenyon und Fernan¬
dez-Castro (1987a) (KF87) und dieser Arbeit.

Emissionshnien breiter als sonst. Alle diese Eigenschaften sind typisch für Symbiotische
Sterne während einer Ausbruchsphase. Daraufhin konnten IUE-Beobachtungen durch¬
geführt werden, die die vermutete Ausbruchsphase bestätigten (Cassatella et al.,1989).
Die Nova-Hülle, die durch den Ausbruch entstand, führte dazu, dass die TiO-Banden
teilweise ausgefüllt wurden. Dies erklärt die beobachtete Zunahme der TiO-Indices in
Tabelle 5.5.

Z And erhielt von Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) den Spektraltyp M2.5,
während ich für Z And einen Spektraltyp M4.3 bestimmte. Diese grosse Diskrepanz (die
grösste) zwischen den beiden Arbeiten ist wahrscheinhch ebenfalls wegen eines Ausbruchs
entstanden. Z And hatte im Jahre 1984 einen grösseren Ausbruch, der danach mehrere
Jahre dauerte und erst jetzt, d.h. 1990, ganz am Abklingen ist. Weil die Beobachtungen
von Kenyon und Fernandez-Castro (1987a) kurz nach dem Ausbruch gemacht wurden,
erhielten sie wegen des starken, heissen Kontinuums relativ schwache Molekülabsorptionen
und damit einen früheren Spektraltyp.

Die veränderlichen TiO-Banden in HBV475 sind auf die Bahnbewegung zurückzufüh¬
ren. Die Beobachtungen in Tabelle 5.5 zeigen einen wärmeren Riesen im August 1988 und
einen kühleren im Sommer1989. Die letzten Beobachtungen (August 1989) fallen ungefähr
mit dem periodischen Helligkeitsminimum zusammen, während die Beobachtungen vom

August 1988 noch recht nahe beim vorhergehenden Helligkeitsmaximum (April/Mai 1988)
liegen. Die heisse Komponente scheint in diesem System die ihr zugewandte Hälfte der
Atmosphäre des Riesen aufzuheizen.
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5.3 Schlussfolgerungen

Dieses Kapitel hat gezeigt, das spektroskopische Beobachtungen im nahen IR sehr
geeignet sind für eine Spektralklassifikation von Roten Riesen symbiotischer Systeme. In
diesem Wellenlängenbereich ist in den meisten Objekten das Sternkontinuum des Roten
Riesen stark und der Beitrag des Emissionsnebels vernachlässigbar. Auch spektrale Va¬
riationen, die als Folge der Bahnbewegung oder der Eigenpulsationen auftreten, sind we¬

niger gross als im optischen Bereich. Probleme mit der Spektraltyp-Bestimmung können
bei D-Typen auftreten, wenn sie einen leuchtkräftigen Nebel besitzten. Dann kann die
Bestimmung der TiO-Absorptionsindices durch starke Emissionslinien und durch das Ne¬
belkontinuum gestört werden. Prinzipiell lässt sich aber der Beitrag des Nebels aus den
HI Rekombinationslinien bestimmen. Inwieweit sich dieses Problem durch die Wahl eines
anderen Spektralbereichs bei längeren Wellenlängen umgehen lässt, ist unklar, da gerade
bei den D-Typen schon bei 3pm die Staubemission die direkte Beobachtung des Roten
Riesen verunmöglichen kann.

Systematische Bestimmungen des Spektraltyps der Roten Riesen von symbiotischen
Systemen mit modernem Datenmaterial sind rar. Kenyon und Fernandez-Castro (1987a)
benützten eine ähnliche Bestimmungsmethode, allerdings verwendeten sie Spektren bei
kürzeren Wellenlängen und kleinerer Auflösung. Dies verunmöglichte ihnen eine Klassifi¬
kation für sehr späte Riesen mit starken Emissionslinien, wie HMSge, V1016 Cyg und HBV
475. Dank der besseren spektralen Auflösung und der etwas ausführlicheren Analyseme¬
thode (Berücksichtigung des Nebelkontinuums) konnte in dieser Arbeit ein Spektraltyp
für diese Objekte abgeschätzt werden.

Die Übereinstimmung zwischen den bestimmten Spektraltypen von Kenyon und Fer¬
nandez-Castro (1987a) und von dieser Arbeit ist sehr gut (siehe Figur 5.6). Bei früheren
Studien, die auf photographischen Daten basierten, ergaben sich Unterschiede von mehre¬
ren Unterklassen für die bestimmten Spektraltypen. Als Beispiel sei hier auf den Katalog
von Allen (1982a) verwiesen, wo der Rote Riese von V1016 Cyg als Spektraltyp M3geführt
wird, während hier eine Klassifikation im Bereich M5.3-M7.7 gefunden wurde.

Leider wurden in dieser Arbeit nur Objekte des Nordhimmels untersucht, die zu einem
grossen Teil schon gut bestimmte Spektraltypen besitzen. Es ist wünschenswert, dass eine
ähnliche Studie auch für die Südobjekte durchgeführt wird.

Es wird hier nicht mehr auf die Bedeutung des Spektraltyps des Roten Riesen für das
Verständnis der Symbiotischen Sterne eingegangen. Im Kapitel 3.4 und in der Einleitung
zu diesem Kapitel wurde schon näher darauf eingegangen. Es ist geplant, die hier ver¬

wendeten Spektren auch für eine Leuchtkraftklassifikation zu verwenden. In Kapitel 10
(Ausblick) wird nochmals kurz auf dieses Projekt eingegangen.
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TEIL III: SPEZIELLEEMISSIONSLINIEN

In symbiotischen Systemen beobachtet man viele starke Emissionslinien. Die Bildung
dieser Linien hängt von verschiedenen physikalischen Grössen ab; Elektronentempera¬
tur und -dichte, Elementhäufigkeiten, Ionisationsgrad, Strahlungsfeld oder Geometrie des
Nebels zum Beispiel. Grundsätzlich lassen sich diese Parameter finden, wenn man theo¬
retisch berechnete Emissivitäten mit beobachteten Linienflüssen vergleicht. Dazu muss

mannatürlich die atomaren Prozesse und Daten, die für die Bildung einer Emissionslinie
wichtig sind, kennen. Heutzutage steht die theoretische Berechnung der Emissivitäten von

Nebelhnien in vielen Fällen kein Problem mehr dar (siehe zum Beispeil Osterbrock, 1974).
In Nebeln von Symbiotischen Sternen aber, wo die Teilchendichte und das Strahlungs¬
feld ummehrere Zehnerpotenzen grösser sind als in "normalen" Emissionsnebeln, gibt es

immernoch unerklärte Eigenschaften von Emissionslinien. Ein besseres Verständnis der
Emissionsprozesse solcher Linien ist wichtig, da sie zusätzliche Informationen über die
Emissionsnebel in symbiotischen Systemen enthalten.

In diesem Teil beschäftigen wir uns mit zwei verschiedenen Problemen, welche die
Bildung von Emissionshnien in Symbiotischen Sternen betreffen. In Kapitel 6 werden
Linien besprochen, die bisher nur in Symbiotischen Sternen beobachtet wurden. Diese
Linien entstehen durch einen Prozess, der früher für astronomische Gasnebel nicht in
Betracht gezogen wurde. Nur dank den ganz speziellen physikalischen Umständen treten
sie bei den Symbiotischen Sternen in Erscheinung.

Kapitel 7 behandelt Hel Rekombinationslinien in Symbiotischen Sternen. Es wird
gezeigt, dass beobachtete und bisher unerklärte Linienverhältnisse auf die hohen Dichten
in den Nebeln von Symbiotischen Sternen zurückzuführen sind. Aus dieser Untersuchung
folgt auch, dass die Hel Linien für die Bestimmung verschiedener Nebelparameter geeignet
sind.
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6. Identifikation der Emissionsbanden bei AA6830, 7088

Die Spektren der Symbiotischen Sterne zeigen oft ein starkes, breites Emissionsband bei
A6830. In einem Bruchteil dieser Gruppe kann auch eine ähnliche, aber schwächere Emis¬
sion bei A7088 beobachtet werden. Ein Beispiel für diese Emissionsbanden ist in Figur
6.1 dargestellt. Zum ersten Mal wurde das A6830 Band von Joy und Swings (1945) be¬
schrieben. Sie beobachteten die Emission in der rekurrierenden Nova RS Oph während
des Ausbruchs von 1933, gleichzeitig mit Koronalinien. In späteren Ausbrüchen von RS
Oph erschien das A6830 Band wieder (z.B. Rosino und Iijima, 1987). Nach Allen (1980a)
kann die A6830 Emission in etwa der Hälfte der Symbiotischen Sterne gefunden werden.
Er diskutierte in derselben Arbeit auch mögliche Identifikationen. Insbesondere stellte er
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Fig. 6.1: Raman-gestreute Emissionsbanden in V1016 Cyg. Das Spektrum
wurde mit dem 1.93m Teleskop des OHPaufgenommen.

(a) Das A6830 Band wird nur in Spektren von Symbiotischen Sternen beobachtet. Es
gehört oft zu den 10 stärksten Linien im optischen Spektralbereich und kann bis 5
Prozent der Intensität von Ha erreichen. Das A7088 Band wird nur in Objekten
beobachtet, die eine starke A6830 Emission besitzen. Die Intensitäten der beiden
Banden korrelieren und haben ungefähr ein Verhältnis J(A6830)/J(A7088) « 4.

(b) Die Emissionsprofile haben eine typische Breite von ungefähr 20Ä. Sie unterscheiden
sich stark von Stern zu Stern. In einem gegebenen Stern besteht aber eine grosse
Ähnlichkeit zwischen dem A6830 und dem A7088 Band.

(c) Das A6830 Emissionsband wird nur in hochangeregten Nebeln von Symbiotischen
Sternen beobachtet, die auch [NeV] und [FeVII] Linien zeigen. Das A6830 Band
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scheint deshalb von einem Ion zu stammen, das ein höheres Ionisationspotential als
lOOeV besitzt.
In diesem Kapitel werden die Emissionsbanden A6830 und A7088 als Raman-Streuung

der OVI Resonanzlinien AA1032, 1038 durch neutralen Wasserstoff identifiziert . Dieser
Prozess kann alle beobachteten Eigenschaften erklären, die von Allen (1980a) beschrieben
wurden und oben kurz zusammengefasst sind.

6.1 Raman-Streuung

Raman-Streuung beschreibt einen Prozess der inelastischen Lichtstreuung durch ein Atom
oder Molekül. Eine grundlegende Behandlung der Theorie über Lichtstreuung findet man

in Loudon (1983).
Bei der Lichtstreuung wird ein Atom durch das ursprüngliche Photon mit der Wel¬

lenlänge Aj von einem Anfangszustand \i > in einen nicht stabilen Zwischenzustand \m >

angeregt, von wo es unter Aussendung des gestreuten Photons mit Xf in den Endzustand
|/ > übergeht. Der Prpzess unterscheidet sich von der üblichen, resonanten Linienstreu¬
ung dadurch, dass der Zwischenzustand nicht einem Eigenzustand des Atoms entspricht.
Ist beim Streuprozess Anfangs- und Endzustand des Atoms identisch \i >= |/ > und die
Wellenlänge des ursprünglichen und des gestreuten Photons gleich Ai = Xf, so spricht man

von Rayleigh-Streuung oder elastischer Streuung. Bei Raman-Streuung ist Anfangs- und
Endzustand des Atoms nicht identisch \i >^ |/ >. Die Frequenz des gestreuten Photons
vj kann nach dem Prinzip der Energieerhaltung bestimmt werden:

Vf = Vi- vif wobei vif = - (E\f> - £fy>)

Vif ist die Frequenz, die der Energiedifferenz zwischen End- und Anfangszustand des
Atoms entspricht.

Raman-Streuung von OVI Photonen ist möglich, weil ein angeregtes Wasserstoff¬
niveau existiert, das eine Anregungsenergie besitzt, die kleiner als die Energie des ur¬

sprünglichen Photons ist. Figur 6.2 zeigt schematisch den Streuprozess von OVI AA1032,
1038 Photonen an neutralem Wasserstoff. Da das OVI Doublett sehr nahe bei Ly/3 liegt,
entsteht durch die Absorption eines OVI Photons ein Zwischenzustand, der energetisch
nahe beim Niveau 3p2P° hegt. Der Streuquerschnitt wird sehr schnell grösser, wenn sich
der Zwischenzustand einem gebundenen Zustand nähert. Deshalb erwartet man einen
grösseren Wirkungsquerschnitt für OVI A1032 als für OVI A1038.

Umdie Effizienz für Raman-Streuung in Symbiotischen Sternen abschätzen zu kön¬
nen, bestimme ich den Streu-Wirkungsquerschnitt für die OVI Photonen. Die Formeln
können zum Beispiel in Loudon (1983) oder Saslow und Mills (1969) gefunden werden. Ich
verwende hier aber den Ausdruck von Isliker et al.(1989), die den Wirkungsquerschnitt mit
Hilfe von Oszillatoren-Stärken formulieren. Danach ist der totale Wirkungsquerschnitt <j

für den Fall, wo Wasserstoff sich anfänglich im Grundzustand befindet, gegeben durch:

a = ae^\M\2
Vi
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Fig. 6.2: Schematisches Energieniveau Diagramm für Raman-Streuung von

OVI Photonen an neutralem Wasserstoff

wobei

M= ElI/^ '(g/)lm(fl/)/m
V\mVfm (Vi,

V\m + Vj7
Vi){Vfm + Vi)

cre = 6.65- 10"25cm2 ist der Thomson-Streuquerschnitt. Die gewichteten Oszillato¬
renstärken (gf)jk = 9jfjk für Wasserstoff findet manin Wiese et al.(1966). Die Übergänge
1 —»¦ mund m—?/ müssen die Auswahlregeln für elektrische Dipolübergänge erfüllen. Im
Fall von Wasserstoff mit dem Grundzustand ls muss der Zwischenzustand ein p-Zustand
sein, und der Endzustand ist Is. Es ist zu beachten, dass nur gf-Werte für Übergänge
zwischen diesen Drehimpulszuständen (n, l)j-(n, l)k verwendet werden.

Im allgemeinen Fall müssen für die Berechnung des Wirkungsquerschnittes alle gebun¬
denen Zustände und alle Kontinuumszustände in der Summation von Mberücksichtigt
werden. Hier summiere ich über alle Zustände mit Hauptquantenzahl n < 6. Den Beitrag
für die Kontinuumszustände = 0.5 bestimmte ich aus Figur 1 von Saslow und Mills (1969).
Der entsprechende Wert für Rayleigh-Streuung ist 0.4 bei den OVI Wellenlängen. Mit die¬
sen Vereinfachungen erhält manfolgende Wirkungsquerschnitte für Raman-Streuung

tfRama„(1032) = 6.6cre und crRaman(1038) = 2.0 <re
und Rayleigh-Streuung.

<7Rayleigh(1032) = 34 tre und tTRayieigh (1038) = 6.7 oe
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6.2 Argumente für die vorgeschlagene Identifikation

Wellenlängen
Aus Beobachtungen einer grossen Menge von Symbiotischen Sternen bestimmte Allen
(1980a) eine mittlere beobachtete Wellenlänge von Ai = 6829±0.5Ä und A2 = 7088±1.5Ä.
Umdie theoretische Wellenlänge der Raman-gestreuten Photonen zu bestimmen, ver¬

wende ich die OVI Wellenlängen 1031.928Ä und 1037.618Ä von Moore (1979). Der Endzu¬
stand von Wasserstoff 2s 2S liegt bei 82258.95 cm-1 (Bashkin und Stoner, 1975). Entspre¬
chend dem Erhaltungsgesetz für die Energie haben die gestreuten Photonen eine Vakuum-
Wellenlänge von 6827.32Ä und 7084.35Ä. Mit dem Refraktionsindex n = 1.000296 erhält
mandie Ruhe-Wellenlängen in Luft von X\ —6825.44Ä und A2 = 7082.40Ä. Damit diffe¬
rieren die theoretischen und die beobachteten Wellenlängen um4.1Ä, respektive um5.6A.
Für die Separation zwischen den beiden Banden A2,i = A2 —Ai liegt der Unterschied von

1.5Ä zwischen dem theoretischen und dem beobachteten Wert innerhalb der angegebenen
Fehlergrenzen.

Strahlungstransport-Prozesse in den OVI Resonanzlinien können die beobachtete
Wellenlängen-Verschiebung der gestreuten Photonen erklären. In Friedjung et al.(1983)
wird gezeigt, dass in Symbiotischen Sternen systematische Rotverschiebungen der Reso¬
nanzlinien CIV, NVund SilV vorkommen. Sie erklären den beobachteten Effekt durch
Strahlungstransport-Prozesse und/oder P Cygni-ähnliche Absorption in einem expan¬
dierenden Medium verursacht. Im vorgeschlagenen Raman-Streuprozess wird eine Wel¬
lenlängen-Verschiebung der ursprünglichen Photonen AA/A mit einem Faktor von un¬

gefähr 6.7 multiphziert, entsprechend dem Wellenlängen-Verhältnis zwischen den gestreu¬
ten und den ursprünglichen Photonen A//A,-. Die beobachtete Abweichung in den Raman-
gestreuten Banden von ungefähr 5Ä verlangt eine Verschiebung von 0.11Ä oder 40 km/s in
den OVI Linien. Dieser Wert ist ein wenig grösser, aber vergleichbar mit dem Mittelwert
von Friedjung et al.(1983). Dies könnte daraufhindeuten, dass grössere Geschwindigkeits-
Verschiebungen für höher ionisierte Atome vorkommen.

Profile und relative Intensitäten
In früheren Arbeiten wurden die grossen Linienbreiten dieser Emissionsbanden von ta 20Ä
oft Gasströmen mit extremen Geschwindigkeiten um1000 km/s innerhalb "symbiotischer"
Nebel zugeschrieben. Wie schon oben erwähnt wurde, wird bei Raman-Streuung eine
Wellenlängen-Verschiebung der OVI Photonen mit einem Faktor 6.7 multiphziert. Aus
den gestreuten Emissionsbanden erhält man deshalb typische Geschwindigkeiten von «

150 km/s in der OVI Region. Dieser Wert ist vergleichbar mit den Geschwindigkeiten, die
aus Linien von hochionisierten Atomen ([NeV], [MgV] und [FeVII]) bestimmt werden.

Allen (1980a) beschrieb die Linienprofile ausführüch. Er wies auf die grosse Ähnlich¬
keit zwischen dem A6825 und dem A7082 Band in einzelnen Sternen hin. Diese Ähnlichkeit
unterstützt die vorgeschlagene Identifikation.

In Symbiotischen Sternen ist der emittierte Fluss im A6825 Band typischerweise 4
mal grösser als im A7082 Band (Allen, 1980a). Für die OVI Linien wird ein theoretisches
Verhältnis von J(A1032)//(A1038) = 2 erwartet. In symbiotischen Systemen beobachtet
manaber oft ein kleineres Linienverhältnis für die ns —np Resonanzdoubletts CIV, NV,
Mgll und SilV. Dasselbe könnte auch für das OVI Doublett zutreffen. Der hauptsächliche
Grund für die Veränderung des Intensitäts-Verhältnisses 2 : 1 ist aber die grosse Wel¬
lenlängen-Abhängigkeit des Streuquerschnittes. Die Umwandlung von OVI A1032 Pho¬
tonen ist viel effizienter als diejenige von OVI A1038, was eine entsprechende relative
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Verstärkung der A6825 Emission verursacht.

Emissionsbanden und Symbiotische Sterne
Nach Allen (1980a) werden die Emissionsbanden AA6825, 7082 nur in Symbiotischen Ster¬
nen beobachtet. Welche besonderen Bedingungen ermöglichen Raman-Streuung in diesen
Systemen? Für die folgende Diskussion gehe ich von der allgemein akzeptierten Vorstel¬
lung aus, dass Symbiotische Sterne Doppelsterne sind mit einer heissen Strahlungsquelle,
die einen Nebel ionisiert, und einem kühlen Riesen, der Masse verliert. Starke OVI Linien
werden höchst wahrscheinlich im innersten Teil der HII Region, nahe der ionisierenden
Quelle emittiert. Atomarer Wasserstoff, der ja für die Umwandlung des OVI Resonanz-
doubletts in AA6825, 7082 verantwortlich ist, wird nicht in der Nähe der OVI Quelle
vorkommen. Umbeobachtbare Streuintensitäten zu erzeugen, darf für ein OVI Photon
die Wahrscheinlichkeit für Raman-Streuung Pr nicht viel kleiner sein als die Summeaus

Entweichwahrscheinlichkeit und Zerstörungswahrscheinlichkeit Pe + Pd-
Da Symbiotische Sterne sich stark in ihrer Morphologie unterscheiden, werde ich keine

detaillierten Modelle diskutieren, sondern nur zwischen 2 Dichteregionen unterscheiden:

(a) Regionen mit hoher Dichte Nu > 106cm-3 typisch für die äusseren Schichten der
Atmosphäre und die inneren Regionen des Sternwindes vom Roten Riesen.

(b) Nebelregionen mit kleiner Dichte JVh £ 106cm~3 in ausgedehnten Sternhüllen oder
Überresten von früheren Ausbrüchen und Jets.
Betrachten wir zuerst Regionen mit hohen Dichten Nu in der Nähe des Roten Riesen,

und vernachlässigen wir die ZerstörungsWahrscheinlichkeit. OVI Photonen, die in die¬
ses Gebiet eindringen, können nach einigen Rayleigh-Streuungen wieder als OVI Photon
entweichen, oder aber durch einen Raman-Streuprozess in A6825 oder A7082 Photonen
verwandelt werden. Die Wahrscheinlichkeit, dass ein OVI Photon bei einem Streuprozess
kohärent gestreut wird, ist etwa a = 0.8 und berechnet sich aus den Wirkungsquerschnit¬
ten für Rayleigh- und Raman-Streuung. Nach Rechnungen für die diffuse Reflexion von

Strahlung (siehe Van de Hülst, 1980, Kap. 9.2 und Tabelle 15) entweichen für eine Streual-
bedo a = 0.8 (Wahrscheinlichkeit für kohärente Streuung) etwa 40-50% der Photonen
wieder aus der Atmosphäre. Die restlichen Photonen werden zerstört, oder in unserem

Fähe Raman-gestreut. Die Wahrscheinlichkeit für Raman-Streuung ist damit vergleichbar
mit der Entweichwahrscheinlichkeit Pr ta Pe. Die Effizienz für Raman-Streuung hängt
deshalb von der Zerstörungswahrscheinhchkeit ab. Pd wird sehr wahrscheinhch dominiert
vom Photoionisations-Wirkungsquerschnitt von C° und anderen neutralen Atomen. Lei¬
der ist die genaue Ionisationsstruktur im Wind und den äusseren Schichten des Roten
Riesen nicht bekannt. Jedenfalls emittiert aber die heisse Komponente genügend UV-
Strahlung im Bereich um 1000Ä, um diese neutralen Atome zu ionisieren. Dies könnte
die Zerstörungswahrscheinlichkeit für OVI Photonen stark verkleinern, was eine grosse
Effizienz für Raman-Streuung ermöglicht.

Für die ausgedehnten, neutralen Gebiete von Symbiotischen Systemen ist die Effizienz
für Raman-Streuung begrenzt durch den kleinen Streuquerschnitt. Umeine optische Dicke
von 1 zu erhalten, braucht man eine Kolonnendichte von du ta \/a ta 1023cm-2. Für
Dichten Nu < 106cm-3 braucht man damit eine Ausdehnung der neutralen Region von

£ > 1017cm. Das bedeutet, dass eine grosse Masse atomarer Wasserstoff > O.lM© in einer
neutralen Hülle vorhanden sein muss. Beobachtungen von Zuckerman et al.(1980) zeigten
aber, dass in neutralen Hüllen von verwandten Objekten der Wasserstoff hauptsächlich
in der molekularen Form H2 vorkommt. Zuckerman et al.(1980) suchten nach 21cm-

Strahlung von neutralem Wasserstoff in Hüllen umPlanetarische Nebel und Rote Riesen
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mit starkem Massenverlust. Sie fanden keine signifikante Emission und folgerten deshalb,
dass für beide Sterntypen nur wenige Prozent des Wasserstoffs sich in atomarer Form
befindet. Dasselbe erwartet manauch für die HI Nebelregionen in Symbiotischen Sternen.
Die benötigte Nebelmasse für effiziente Raman-Streuung wird damit aber unrealistisch
gross.

Deshalb vermute ich, dass Raman-Streuung von OVI Photonen durch neutralen Was¬
serstoff vorallem in der Atmosphäre des kühlen Riesen und in den inneren Teilen seines
Sternwindes vorkommt und nicht in ausgedehnten neutralen Nebelgebieten. Dieselben
Argumente gelten auch für HI Regionen um Planetarische Nebel. Das erklärt die Abwe¬
senheit der AA6825, 7082 Banden in hochionisierten Systemen wie NGC7027.

6.3 Diagnostische Möglichkeiten der Linien AA6825, 7082

Die Emissionsbanden bei AA6825, 7082 sind ein wohlbekanntes Kriterium für die Klassifi¬
kation von Symbiotischen Sternen. Der vorgeschlagene Erzeugungsmechanismus für diese
Banden bestätigt deren enge Verbindung mit dem symbiotischen Phänomen, das durch
Wechselwirkung zwischen heisser und kühler Komponente in einem Doppelsternsystem
entsteht. Für die Erforschung der Struktur von symbiotischen Systemen ergeben sich mit
diesen Emissionsbanden neue Möglichkeiten:
(a) Das Vorhandensein oder die Abwesenheit der AA6825, 7082 Emission erlaubt eine

bessere Abschätzung der Anregungsklasse des Nebels aus optischen Beobachtungen.
(b) Bei Raman-Streuung durch ein ruhendes Atom bleibt die spektrale Information des

ursprünglichen Photons erhalten. Deswegen ist es grundsätzlich möglich aus den

gestreuten Emissionsbanden die Wellenlängenverschiebung und die Linienbreite des
OVI Doubletts AA1032, 1038 zu bestimmen. Da Raman-Streuung von OVI Photo¬
nen durch neutralen Wasserstoff eine ursprüngliche Wellenlängen-Verschiebung AA/A
mehr als 6 mal vervielfacht, können dynamische Eigenschaften der OVI Region schon
mit mittlerer spektraler Auflösung ta 1Ä aus optischen Beobachtungen bestimmt wer¬

den.

(c) Die Effizienz für Raman-Streuung in Symbiotischen Sternen hängt stark von den phy¬
sikalischen Bedingungen der streuenden Region ab. Die Emissionsbanden AA6825,
7082 enthalten Information über die Gebiete mit neutralem Wasserstoff. Beobach¬
tungsserien der gestreuten Emissionsbanden über eine Bahnperiode sollten deshalb
wichtige Informationen über die Positionen von heissen und neutralen Nebelregionen
liefern.

(d) Falls die Elektronentemperatur Te der OVI Region bekannt ist, kann aus den In¬
tensitäten des Emissionsbandes A6825 und der Rekombinationshnie OV A1371 die
Effizienz für Raman-Streuung A = F(A6825)/JP(OVIA1032) bestimmt werden. Als
Beispiel verwende ich das entrötete Linienverhältnis .F(A6825)/-F(OVA1371) = 0.62
für V1016 Cyg. Die Beobachtungsdaten stammen von gleichzeitigen IUE und op¬
tischen Beobachtungen von November 1987 (siehe Kapitel 9). Aus relativen Inten¬
sitäten von [NeV] und [FeVII] Linien erhält maneine Elektronentemperatur von etwa
Te ta 25000 K für die OVI Region. Mit diesen Werten und den atomaren Daten
von Nussbaumer und Storey (1984) für die OVRekombinationshnie und von Men-
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doza (1983) für die OVI Linien erhält man eine Effizienz von etwa 2 Prozent für den
Symbiotischen Stern V1016 Cyg.

6.4 Raman-Streuung in anderen astronomischen Objekten

Raman-Streuung ist ein Prozess, der bisher in der Astronomie nur selten beobachtet
wurde. Vielleicht ist dieser Prozess aber auch nur nicht beachtet worden. In den "Astro-
nomy and Astrophysics Abstracts" der Jahre 1979 bis 1988 findet manunter dem Schlüssel¬
wort "Raman Scattering" nur gerade 9 Veröffentlichungen. Zwei Drittel davon behandeln
Raman-Streuung des Sonnenhchts durch molekularen Wasserstoff H2 in Planetenatmo¬
sphären.

Die Identifikation von AA6825, 7082 in den Symbiotischen Sternen ist die erste Iden¬
tifikation von Nebellinien, die durch Raman-Streuung erzeugt werden. Es ist daher nahe¬
liegend, in anderen Emissionslinien-Objekten nach Raman-gestreuten Linien zu suchen.
In einer Arbeit zusammenmit H. Nussbaumer und M. Vogel fanden wir in Spektren
von Seyfert Galaxien unidentifizierte Linien, die durch Raman-Streuung erklärt werden
können.

Identifikation der Emissionslinien XX1519, 1594 in der Seyfert Galaxie NGC4151

In NGC4151, der hellsten Seyfert I Galaxie amHimmel, beobachtet man mit dem Inter¬
national Ultraviolet Explorer (IUE) zwei Linien bei A1519 und A1594, für die man bisher
keine Erklärung fand. Ulrich et al.(1985) beschrieben das spektrale Verhalten dieser beiden
Linien im Detail. In Figur 6.3, die aus dieser Arbeit stammt, sind die beiden Linien mit
LI und L2 bezeichnet. Wir schlagen vor, dass A1519 und A1594 durch Raman-Streuung
an He+ von FeXXII und FeXXIV Linien enstehen könnten.

Die beobachteten Wellenlängen A1519 und A1594 hegen in der Nähe der Hell A1640
(3-2) Linie. Falls ein Photon He+ in einen Zwischenzustand anregt, der nahe beim
3p2P° liegt, wird der stabilisierende Übergang nach 2s2S nahe bei Hell A1640 liegen.
UmHe+ aus dem Grundzustand in einen solchen Zwischenzustand anzuregen, braucht
das ursprüngliche Photon damit etwa eine Energie entsprechend Hell Ly/? oder eine

Wellenlänge um A,- ta 256Ä. Da in der Astronomie in diesem Bereich qualitativ gute,
hochaufgelöste Spektren praktisch nur von der Sonnenkorona existieren, suchten wir in
den Wellenlängenlisten von Korona- und Flarebeobachtungen von Behring et al.(1976),
Sandlin et al.(1976) und Dere (1978). Tabelle 6.1 ist eine Liste der stärksten Linien die¬
ser Beobachtungen, die in der Nähe von He+ Ly/3 A256.33 hegen. Die entsprechenden
Raman-gestreuten Linien hegen alle im Bereich A1300 - A2000, sind also beobachtbar mit

Weltraumteleskopen (IUE und HST).
Von den starken Korona- und Flarehnien erfüllen die folgenden Linien die Wel¬

lenlängen-Bedingung:
Fe+21 2s22p2P3/2 - 2s2p2 4P5/2 bei 253.17Ä
Fe+23 Ls2252Si/2 - ls22p2P1/2 bei 255.10Ä

Diese Linien gehören zu Ionen mit vergleichbaren Ionisationsenergien, weshalb beide unter
ähnlichen physikalischen Bedingungen auftreten. Falls Fe+21 und Fe+23 Ionen in einem
Plasma vorkommen, werden beide Linien zu den stärksten FeXXII und FeXXIV Linien
gehören. Obwohl FeXXII] A253.17 einem Interkombinations-Übergang entspricht, ist die
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Fig. 6.3: UV-Spektren vom 12. Mai 1981 (dicke Linie) und 17. Mai 1981

(dünne Linie) von NGC4151. Die beiden Emissionslinien bei 1519Ä(Li) und

1594Ä(L2)sind starken zeitlichen Variationen unterworfen (aus Ulrich et al.,1985)

Übergangswahrscheinlichkeit wegen der starken Spin-Bahn Kopplung in hochionisierten
Atomen sehr gross.

Die Anwesenheit von FeXXII und FeXXIV Linien in einem astronomischen Objekt
deutet auf ein Gebiet mit sehr hoher Temperatur hin. Damit Fe+21 und Fe+23 domi¬
nierende Ionisationszustände sind, muss ein stossionisiertes Gas eine Temperatur von

Te £ IO7 K besitzen.
Interessant sind auch die Linienprofile von A1519 und A1594. Ulrich et al.(1985) ge¬

ben eine Linienbreite von & 7Ä, respektive £ 16 Ä. an. Berücksichtigt man wieder
den Effekt der erhöhten Wehenlängen-Verschiebung für die Raman-gestreuten Photonen,
so erhält man für die ursprünglichen Linien A253 und A255 relative Linienbreiten von

AA/A £ 8 • IO-4 und 2 • IO-3. Falls unsere Identifikation richtig ist, würde die sehr
heisse Region in NGC4151 sehr schmale FeXXII und FeXXIV Linien emittieren, vergli¬
chen mit der sogenannten "broad line region". Interpretiert man die relative Linienbreite
AA/A £ 8 • 10~4 als thermische Verbreiterung, so erhält maneine obere Temperaturgrenze
von Te £ 5 • IO7 K. Dieser Wert ist verträglich mit der oben genannten Temperatur für ein
stossionisiertes Gas.

Aus der beobachteten Raman-gestreuten Emissionshnien kann abgeschätzt werden,
wieviel heisses Gas in der Seyfert Galaxie NGC4151 vorhanden sein muss. Nach Ul¬
rich et al.(1985) ist die Distanz zu NGC4151 lOMpc und der beobachtete Linienfluss
F(A1594) = 7-10~13erg/(cm2 -s). Der entrötete Fluss ist doppelt so gross. Falls alle A255.1
Photonen in A1594 Photonen verwandelt werden, ist die Luminosität für die FeXXIV Linie

£(A255) = 1 • 1041erg/s. Wir nehmenan, dass die Gastemperatur Te = 107K ist und sich
10% des Eisens in der Form Fe+23 befindet. Die benötigte Eisenmenge in Sonneneinhei¬
ten ist damit 2 • 104M©/iVe, wobei Ne die Elektronendichte in cm-3 ist. Mit normalen
"kosmischen" Elementhäufigkeiten erhält man eine Gasmenge von 4 • lOloM0/iVe. Für
Ne = 1010cm~3 verlangt damit der beobachtete Fluss F1(A1594) in NGC4151 eine Masse
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Tabelle 6.1: Kandidaten für Raman-Streuung amGrundzustand von He+
mit Aj nahe bei 256.33 Ä. Der Zwischenzustand hegt damit nahe bei n = 3.

A, Ion Übergang "Raman

249.18 Ni XVII 3s21S0-3s3p1P? 1386.26
251.07 Fe XVI 2p63p2PJ/2-2/3d2D3/2 1446.85
251.95 Fe XIII 3s23p23P2-3s3p33S? 1476.57
252.20 Fe XIV 3s23p2PJ/2-3s3p22P3/2 1485.20

253.17 Fe XXII 2s22p2P°/2-2s2p24P5/2 1519.49
253.77 SiX 2s22p2PJ/2-2s2p22P3/2 1541.36
254.53 unident 1569.83
254.87 Fe XVII 2p53s3Pf-2p53p1S0 1582.85
255.11 Fe XXIV 2s2S1/2-2p2PJ/2 1592.15
256.37 SiX 2s22p2PJ/2-2s2p22P1/2 1642.54

256.68 SXIII 2«21S0-2s2p1P£ 1655.34
257.16 sx 2s22p34Sf/2-2s2p44P1/2 1675.51

257.40 Fe XIV 3s23p2PJ/2-3s3p22P1/2 1685.75

258.37 SiX 2s22p2P°/2-2s2p22P3/2 1728.25

259.26 TiXX 252S1/2-2p2PJ/2 1768.86

259.52 SX 2s22p34S°/2-2*2p44P3/2 1781.04

259.70 SilX 2s22p21S0-2s2p31PJ 1789.55
261.06 SiX 2«22p2P|/2-2s2p22P1/2 1856.18
262.98 Fe XVI 2p63p2P°/2-2/3d2D5/2 1957.82

von 4M@hochionisiertes Gas mit Te ta 107K. Da der Raman-Streuquerschnitt für die
beiden Übergänge vergleichbar mit dem Thomson-Streuquerschnitt ist, könnte unsere

Rechnung die Effizienz für Raman-Streuung überschätzen, beziehungsweise die benötigte
hochionisierte Gasmenge unterschätzen.
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7. Hel Linien in Symbiotischen Sternen

Schon in den ersten Arbeiten über Symbiotische Sterne fiel auf, dass in diesen Objekten
die Hel Linien relativ zu den Balmer-Linien oft sehr stark sind und die Triplett-Singlett-
Linienverhältnisse A = JF(23D-33P)/F(21D-31P) = F(A5876)/J,(A6678) ungewöhnlich
tief (Plaskett, 1928). Manbeobachtet oft einen Wert von A ta 1 im Gegensatz zu A ta 3.5,
das von der Rekombinationstheorie vorausgesagt und in Planetarischen Nebeln und HII
Regionen auch tatsächhch beobachtet wird.

Die Bildung der Hel Linien in Emissionsnebeln ist wegen den metastabilen Niveaus
23S und 2*S kompliziert. Osterbrock (1974) beschreibt die Verstärkung von Hel Rekombi¬
nationslinien durch Stossanregung aus 23S. Dieser Prozess ist wichtig für Emissionsnebel
mit Dichten Ne £ 103cm-3. Die hohe Bevölkerung des metastabilen Niveaus 23S ver¬

ursacht auch Selbstabsorption von Hel Linien und damit verbundene Änderungen der
Rekombinationskaskaden (Robbins, 1968). Weil Strahlungsabregung für das Niveau 2*S
etwa fünf Grössenordnungen schneller ist, können in Nebeln mit niedrigen Dichten ähnliche
Effekte für 2aS vernachlässigt werden. Clegg (1987) berechnet Stossanregung für Plane¬
tarische Nebel mit den neusten atomaren Daten von Berrington und Kingston (1987) und
diskutiert auch frühere Arbeiten, die auf älteren atomaren Daten beruhen.

Für Emissionsnebel mit Dichten wie in Symbiotischen Sternen Ne k, 106cm-3 wurden
Rechnungen von Feldman und MacAlpine (1978) und Almog und Netzer (1989) durch¬
geführt. Feldman und MacAlpine (1978) berücksichtigten in ihrer Arbeit Stossanregung
und Strahlungstransporteffekte für die Triplett Niveaus, vernachlässigten aber Stossanre¬
gung aus dem Niveau 21S. Almog und Netzer (1989) benützten ein praktisch vollständiges
Hel Modellatom und machten keine wesentlichen Vernachlässigungen, berechneten aber
die Lihienflüsse nur für wenige, typische Parameter von Seyfert Galaxien. Beide Arbeiten
erklären die zusätzliche Verstärkung von Hel Rekombinationshnien, aber nicht das tiefe
Triplett-Singlett Verhältnis A, das manin Symbiotischen Sternen beobachtet.

7.1 Beobachtungsdaten

Umeine erste Übersicht über das Verhalten der Hel Linien in Symbiotischen Sternen zu

erhalten, habe ich Beobachtungsdaten gesammelt und in Tabelle 7.1 zusammengefasst.
Etwa die Hälfte der Daten stammt von Spektren, die ich von David Allen erhalten habe.
Es sind dieselben Spektren, die er in seinem Katalog von Symbiotischen Sternen abgebildet
und als spektrophotometrische Daten beschrieben hat (Allen, 1984; Figuren 1 bis 7). Die
resthchen Daten stammen grösstenteils aus der Literatur, vorallem von Blair et al.(1983).
In den einzelnen Kolonnen von Tabelle 7.1 steht der Objektname, der IR Typ nach Allen
(1984), die beobachteten Linienflüsse der Hel Emissionslinien A5876 und A6678 (relativ zu

Eß) und die entsprechende Quelle für diese Beobachtungsdaten. Weiter ist der Extink¬
tionsparameter EB-v und die Bestimmungsmethode sowie die Quelle für EB-y angegeben.
In der letzten Kolonne steht das entrötete Linienverhältnis A = F(A5876)/.F(A6678).

Die verwendeten Extinktionsparameter wurden oft, falls IUE Spektren existieren, mit
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Tabelle 7.1: Beobachtete und entrötete Hel Linienverhältnisse A in Sym¬
biotischen Sternen (A = JF(A5876)/JF1(A6678)).
Objekt IR Fi F2 Ref. Eb-v Ref. FxlF2

Typ A5876 A6678 Methode
AS 289 S 53.7 62.5 1.55 H 1 1.63
Z And S 15.9 16.0 0.30 UV8 1.12

CICyg S 51.4 26.9 0.45 UV8 2.30
AGDra S 17.9 18.4 0.06 UV8 1.00
YYHer S 15.7 20.5 0.15 UV8 0.82
RS Oph S 58.0 54.5 0.73 H 9 1.44

AGPeg S 9.8 20.6 0.12 UV8 0.50
AXPer S 22.8 24.3 0.27 UV 10 1.05
CLSco S 40.5 24.2 0.15 UV8 1.78
M1-2 D' 23.9 5.5 0.38 H 1 5.09
V1016 Cyg D 12.3 3.2 0.28 UV8 4.32
V1329 Cyg S 24.5 15.7 0.34 UV8 1.79
AE Ära S 35.2 18.9 2 0? * 1.86
AS 338 s 36.0 29.2 2 1.15 H 1.98
He2-104 D 25.3 9.9 2 1.00 H 3.87
He2-106 D 20.4 12.7 2 1.35 HH 2.81
He2-127 D 32.7 15.7 2 1.15 H 3.35
He2-171 D 21.2 9.1 2 0.63 HH 3.02
He2-38 D 47.8 33.6 2 2.60 H 4.17
Hen 1242 S 35.3 28.2 2 1.25? * 2.10
SS 122 s? 80.8 36.4 2 1.65 HH 4.39
SS 29 s 25.9 20.5 2 2.08 HH 2.08
SS 38 D 11.0 7.2 2 0.66 HH 2.01
V445 Sco s 35.7 33.8 2 0.67 H 1.39
YCrA s 19.1 8.3 2 0.23 UV 10 2.53
HMSge D 27.2 9.3 3 0.45 UV8 3.52
V443 Her s 15.1' 22.4' 4 0.18 UV4 0.67
He2-467 s 18.2 40.2 5 0.42 H 5 0.54
V2116 Oph s 152. 200. 6 1.70 + 6 1.54
Hl-36 D 18.7 6.1 7 0.78 HH7 4.23
Codes für Extinktionsbestimmung: UV: 2200Ä Absorption; HH: Balmer und He
II Linien; H: nur Balmer Linien; +: andere Methode; *: unsichere Bestimmung.
Referenzen: 1: Blair et al.(1983), 2: Daten von David Allen (siehe Allen, 1984), 3:
Blair et al.(1981), 4: Keyes (1981), 5: Lutz et al.(1976), 6: Davidsen et al.(1977),
7: Allen (1983), 8: Nussbaumer et al.(1988) (zitieren andere Publikationen), 9:

Snijders (1987), 10: Kenyon (1983) (Schwarzkörper-Lösung)

Hilfe der interstellaren 2200Ä-Absorption bestimmt. Diese .Eß-v-Werte sind in Tabelle
7.1 mit "UV" bezeichnet. Für einige Objekte basiert der angegebene Extinktionspara¬
meter auf verschiedenen Bestimmungsmethoden. Für die meisten Sterne, die von David
Allen spektroskopiert wurden, existieren aber keine UV-Beobachtungen. Ich habe des¬
halb £ß-v mit Hilfe der HI und Hell Linien abgeschätzt. Die Bezeichnung "HH" wurde
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dort verwendet, wo die Extinktionsparameter aus dem Linienverhältnis H/3/H7 und dem
Verhältnis der Hell Linien F(A4686)/F(A5411) weniger als 15% differieren. Falls die
Unterschiede zwischen diesen beiden Bestimmungen grösser ist oder die Hell Linien zu

schwach sind, wurden nur Balmer-Linien zur Bestimmung von EB-y herangezogen. Die¬
ser Werte sind mit "H" bezeichnet. In den Spektren von AE Ära und Hen 1242 ist das
Balmer-Linienverhältnis H^/H-y kleiner als die "case B" Rekombinationstheorie zulässt.
Die Extinktion wurde für diese Sterne aus anderen Informationen abgeschätzt. Wegenden
hohen Nebeldichten, die in Symbiotischen Sternen beobachtet werden, muss man damit
rechnen, dass die Rekombinationslinien von HI und Hell durch Stoss- und Strahlungs¬
transportprozesse gestört werden (siehe Kapitel 9). Die bestimmten Rötungsparameter
EB-\ sind deshalb teilweise mit ziemlichen Unsicherheiten behaftet. Aus diesem Grunde
verwendete ich in dieser Analyse nur das Hel Linienverhältnis A = ip(A5876)/.F(A6678),
das nicht zu stark von der interstellaren Extinktion beeinflusst wird. Messfehler sind von

kleinerer Bedeutung. Ich schätze die Fehler für £ß_v je nach Bestimmungsmethode auf
ungefähr 0.2 für "UV", 0.3 für "HH" und 0.5 für "H". Die entsprechenden Fehler für das
Hel Linienverhältnis sind 9%, 13%bzw. 23%.

Betrachtet mandie Hel Linienflüsse in Tabelle 7.1 etwas näher, so fallen die folgenden
Sachverhalte auf:

(a) Die Hel Linien sind oft viel zu stark (um etwa einen Faktor 2 bis 3) verghchen mit
den Balmer-Linien und unter der Annahme, dass die He/H Häufigkeit normal ist
(d.h. iV(He)/iV(H) = 0.1). Dieser Effekt ist besonders deutlich, wenn das Triplett-
Singlett-Verhältnis A tief ist.

(b) Das entrötete Hel Linienverhältnis A = F(A5876)/.F(A6678) ist verschieden für S-
Typen und D-Typen. Die A's der Symbiotischen Sterne vom Typ S sind systematisch
kleiner als der theoretische Wert Ao für niedere Dichten (Ne —? 0).

N

2 . D typ« =>

U H ¦ i i i 1X

A0

4 S type
2

12 3 4 5

Fig. 7.1: Verteilung des Hel Linienverhältnisses A in Symbiotischen Sternen
vomTyp D und vom Typ S. Der theoretisch erwartete Wert für Ne = 0 liegt bei

A0 = 3.5.
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Der Sachverhalt (b) ist in Figur 7.1 dargestellt. Wie schon in Kapitel 2.2 beschrieben
wurde, basiert die S- und D-Klassifikation auf dem beobachteten IR-Kontinuum. Diese
Klassifikation beschreibt aber auch qualitativ das optische Linienspektrum von Symbio¬
tischen Sternen. Die D-Typen haben tiefe Dichten (Ne £ 108cm-3) und ein reiches
Spektrum verbotener Emissionslinien, während in S-Typen diese Linien wegen der hohen
Dichte (Ne ^ 108cm-3) stossabgeregt sind.

Tiefe Hel Triplett-Singlett-Verhältnisse werden auch in Novae beobachtet. In Figur
7.2 ist das Linienverhältnis A für die schnelle Nova Cyg 1975 als Funktion der Zeit auf¬
gezeichnet. A ist amkleinsten für hohe Nebeldichten kurz nach dem Ausbruch. Mit der
weiteren Ausdehnung der Novahülle nimmt die Dichte ab, und das Hel Linienverhältnis
entwickelt sich gegen den Wert Aq = 3.5.

A

3.5:

3.0:

2.5:

2.0

1.5

1.0

0.5-1

_| t I I_

Nova Cyg 1975 A„-:

o o
0 nO

<&
°oo°0

o
o

days after outburst
-i 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1—

20 40 60 80 100 120

Fig. 7.2: Zeitliche Entwicklung des Hel Linienverhältnis A in Nova Cyg 1975

(Daten von Ferland et al.,1986).

Diese Beobachtungsdaten deuten darauf hin, dass das abnormale Triplett-Singlett
Verhältnis ein Dichteeffekt ist und eventuell durch Stossanregung aus dem metastabi¬
len Niveau 2*S verursacht wird. Für die Interpretation der Hel Rekombinationslinien in
symbiotischen Systemen benötigt man deshalb Rechnungen für hohe Nebeldichten, die
Stossanregung aus 2*S auch berücksichtigen. Die Erforschung der Hel Linien in Symbio¬
tischen Sternen ist auch grundsätzlich von Interesse, weil die Heliumhäufigkeit wichtige
Informationen über die Evolution dieser Systeme hefert. Zusätzhch können die Resul¬
tate für die leicht beobachtbaren Nebel von symbiotischen Systemen auch auf schwächere,
extragalaktische Objekte angewandt werden, wie Seyfert Galaxien und QSO, die vergleich¬
bare Nebelparameter besitzen. Wenn man nämhch Spektren von Symbiotischen Sternen
und AGN's (active galactic nuclei) vergleicht, wird offensichtlich, dass das reiche Re¬
kombinationslinienspektrum von Symbiotischen Sternen einen viel strengeren Test für die
Modellrechnungen darstellen.
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7.2 Rechnungen

Zur Berechnung der Niveaubevölkerung im Hel Atom haben wir ein Gleichungssystem für
17 Hel Niveaus gelöst. In dieser Arbeit werden Strahlungstransporteffekte umgangen oder
stark vereinfacht und Strahlungsionisationen aus angeregten Niveaus vernachlässigt. Die
optische Dicke in den Hel Lyman-Linien (Übergänge 1*S - naP) werden in den beiden
übhchen Grenzfähen "case A" und "case B" behandelt. In "case A" nimmt manan, dass
alle Linienphotonen direkt entweichen. In "case B" wird eine unendliche optische Dicke
für die Lyman-Linien angenommen, so dass jedes Lyman-Photon elastisch gestreut wird,
bis ein Photon einer höheren Heliumserie entsteht. In der Berechnung werden für "case
B" einfach alle Übergangswahrscheinlichkeiten AnP^s für die Lyman-Linien gleich null
gesetzt. Die Resultate dieser vereinfachten Rechnungen hängen nur von den Nebelpara¬
metern Ne und Te ab.

lfJ ////////////////////////////// He+
*S lP *D

13 17 16
JD

11- -10-

12-

6-

J4-

8-

-15- 11=4

n=3

n=2

Singlett Triplett

Fig. 7.3: Energieniveau-Diagramm des benützten Hel Modellatoms

7.2.1 Das Hel Modellatom

Für eine exakte Behandlung der Hel Linienintensitäten sollte man die relative Niveau¬

bevölkerung für alle Singlett- und Triplett-Niveaus unter Berücksichtigung aller Strah-
lungs- und Stossprozesse berechnen. Hier wird das Problem erhebhch vereinfacht, indem
nur die wichtigsten atomaren Prozesse berücksichtigt und nur die 17 untersten Niveaus
von Hel betrachtet werden. Dies scheint vernünftig zu sein, da Stossanregungen aus den
metastabilen Niveaus in noch höhere Niveaus (mit Hauptquantenzahlen n > 4 schnell
vernachlässigbar werden, verglichen mit den Rekombinationsprozessen. Die Niveaus (oder
Terme) sind entsprechend ihrer Anregungsenergie nummeriert. In Figur 7.3 ist das Ni-
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veauschema mit den berücksichtigten angeregten Niveaus (i > 1) dargestellt. Die Gleich¬
gewichtsgleichungen lauten für ein angeregtes Hel Niveau 2 < i < 17

17 ,17

J2 Nj (Ne qji + Aji) + N(Ee+)Ne cn = Nt ( Ne qioo + ^(JV"e q{j + Aij)

für den Grundzustand des neutralen Hehumsi = 1

*7 r°° Air J

i=2 •/"°

und für ionisiertes Helium He+

^-^ a(^ + Ne J2 Nj qjoo = N(Ee+)Ne £ a,-
o

Al/
i=i J=2

Verwendete atomare Daten

(a) Die Übergangswahrscheinlichkeiten A^- (= 0 für i < j) stammen für die erlaubten
Übergänge aus den Tabellen von Wiese, Smith und Glennon (1966) und für die Inter-

kombinationsübergänge A2,i und A^\, sowie den 2-Photonenzerfah A3)i, aus Mendoza
(1983).
(b) Die Kollisionsraten g,j zwischen den Niveaus mit n < 3 wurden mit Hilfe der Kolli¬
sionsstärken von Berrington und Kingston (1987) berechnet. Für Stösse zwischen den
metastabilen Niveaus 23S, 2*S und den Niveaus mit n = 4 wurden einfach die Kolli-
sionsstärken ti = 1 für Übergänge ohne Spinwechsel und ti = 0.2 für Übergänge mit
Spinwechsel verwendet. Diese Kollisionsstärken habe ich abgeschätzt, und es muss für
diese fi's mit einer Ungenauigkeit von etwa einem Faktor 2 gerechnet werden. Wegen
den relativ tiefen Temperaturen Te in photoionisierten Nebeln sind Stossprozesse aus dem
Grundzustand von He° unwichtig.
(c) Die Rekombinationskoeffizienten ojj werden in den Rechnungen wie Kollisionsraten
<7i8,i behandelt. Die Oj's beinhalten alle direkten Rekombiationen ins Niveau i, sowie alle
Rekombinationskaskaden aus höheren Niveaus die nicht im Modellatom berücksichtigt wer¬

den. Sie wurden aus den Emissivitäten von Brocklehurst (1972) für Ne = 106cm~3 und
Te = 5000 K, 10000 K und 20000 K abgeleitet. Die Dichteabhängigkeit ist klein ( £ 5%)
für Ne < 107cm-3 und wurde in den Rechnungen vernachlässigt. Für höhere Dichten
Ne > 107cm-3 wurden unveröffentlichte Daten von P.J. Storey verwendet. Für so hohe
Dichten ändern sich die Rekombinationskoeffizienten für die einzelnen Hel Linien wegen
verschiedenen Stossprozessen ziemlich unabhängig voneinander. Für ganz hohe Dichten
Ne > 1010cm-3 wird die Anzahl Rekombinationen pro He+-Ion, Volumen- und Zeitein¬
heit wegen der 3-Körper-Rekombination proportional zu N2. Hier wird dieses Problem
durch eine 1-Parameter Approximation vereinfacht. Dabei wird vorallem darauf Wert
gelegt, dass die Dichteabhängigkeit von aß = VJi=2 ai gut beschrieben wird. Das Ziel
dieses Vorgehens ist, vernünftige Rekombinationsraten für die metastabilen Niveaus zu er¬

halten, die Strahlungs- und 3-Körper-Rekombinationen, sowie Rekombinationskaskaden
berücksichtigen. Der verwendete Skalierungsfaktor für alle Rekombinationsraten ist

c(Ne) = 1 + 0.03 • (logJ\re - 7)2
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und wurde aus Pete Storey's Rekombinationsintensitäten für Te = 10000 K und Ne =

106 - 1012cm~3 bestimmt. Betrachtet man zum Beispiel die Hel Linien A5876 und A6678,
so werden mit dieser einfachen Skalierung die Rekombinationsemissivitäten für beide Li¬
nien im Bereich Ne ta 109 - 1010cm~3 überschätzt und im Bereich Ne k 10ncm~3 un¬

terschätzt. Diese Ungenauigkeiten sind aber von untergeordneterBedeutung, weil bei
so hohen Dichten Stossanregungen aus den metastabilen Niveaus die Linienemissivitäten
dominieren.

(d) Stossionisation durch Elektronen aus angeregten Hel Niveaus sind vorallem für die
hoch bevölkerten metastabilen Niveaus wichtig. Wirkungsquerschnitte für den Term
23S (<z2,oo) wurden von Taylor et al.(1979) veröffentlicht. Umeinen Wert für den me¬

tastabilen Term 2*S (<&,«>) zu erhalten, benützen wir eine Näherungsformel von Jef-
feries (1968, p.121). Dort wird der Stossionisations-Wirkungsquerschnitt als Funktion
des Photoionisationsquerschnitts a(0) bei der Ionisationskante, der Ionisationsenergie und
der Elektronentemperatur ausgedrückt. Wenn man diese Approximation auf den Term
23S anwendet, so erhält man einen viel kleineren Wirkungsquerschnitt, um einen Fak¬
tor 5.7 kleiner als die Born Approximationsrechnungen von Taylor et al.(1979) oder die
experimentellen Daten von Dixon et al.(1976). Aus diesem Grunde multipliziere ich den
Stossionisations-Wirkungsquerschnitt aus der Näherungsformel von Jefferies mit diesem
Faktor 5.7. Der Photoionisationsquerschnitt a(0) stammt von Köester et al.(1985). Mit
diesem Verfahren erhalte ich ein relatives Verhältnis für die Stossionisationsquerschnitte
von etwa <z2,oo/<73,oo « 0.2 —0.3, je nach Elektronentemperatur. Dieselbe Näherungs¬
methode wurde auch für die angeregten Niveaus i = 4 —11 gewählt. Die entsprechenden
Stossionisationsraten sind aber nur für ganz hohe Dichten Ne k, 10ncm~3 von Bedeutung.
(e) Die Photoionisation wird in diesen Rechnungen nicht explizit berücksichtigt. Es wird
einfach angenommen, dass jederzeit genügend neutrale He Atome aus dem Grundzustand
ionisiert werden, so dass iV(l1S)/iV(He) < 1 und iV(He+)/iV(He) ta 1 gilt. Damit hat die
berechnete Niveaubevölkerung des Grundzustandes keine physikalische Bedeutung. Eine
realistische Bevölkerung von 1*S ist auch nicht nötig, da wir Strahlungstransporteffekte,
die von iV(l1S) abhängen, nur in den einfachen Approximationen "case A" und "case B"
behandeln. Stossanregung von Hel Niveaus und Stossionisation aus dem Grundzustand
können für typischen Temperaturen in photoionisierten Nebeln Te = 10000 —40000 K
vernachlässigt werden.

Photoionisation aus den Termen 23S und 2XS durch das Sternkontinuum und ge¬
fangene HI Lya Photonen können wichtige Prozesse für die Entvölkerung der metasta¬
bilen Niveaus sein. Eine quantitative Behandlung dieses Effektes setzt aber ausführliche
Ionisationsstruktur-Rechnungen voraus.

7.2.2 Bevölkerung für die metastabilen Terme 23S und 2*S

In früheren Arbeiten über Hel Linien in dichten Nebeln wurde oft die Bevölkerung des
Terms 21S vernachlässigt oder als unwichtig betrachtet. In diesem Abschnitt wird gezeigt,
dass iV(21S) einen wichtigen Einfluss auf die beobachtbaren Emissionshnien haben kann,
sobald die Nebeldichten grösser als Ne = 107cm-3 sind. Deshalb werden hier die Prozesse,
die für die Population der metastabilen Niveaus wichtig sind, ausführlich besprochen. In
Figur 7.4 sind die Bevölkerungen N(2 3S) und N(21S) als Funktion der Dichte und für ver¬

schiedene Temperaturen dargestellt. In den folgenden Abschnitten werden die Resultate
von Figur 7.4 mit Hilfe von einfachen Näherungen für iV(23S) und N(21S) besprochen.
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Fig. 7.4: Niveaubevölkerung von 23S und 2XS relativ zu iV(He+) für "case A"
(gestrichelt) und "case B" (ausgezogen) als Funktion der Elektronendichte.

(a) Für niedere Dichten, Ne £, 102cm~3, ist die Population aller angeregten Niveaus sehr
klein, und damit sind alle Stossübergänge unwichtig. Deshalb finden keine Wechselwirkun¬
gen zwischen den Hel Triplettniveaus und angeregten Singlettniveaus statt. Beide Spin-
Konfigurationen können quasi als einzelne Atome behandelt werden. Die Bevölkerung der
metastabilen Niveaus ist durch das Verhältnis zwischen direkten Rekombinationen, sowie
allen Rekombinationskaskaden und der Zerfallsrate (Strahlungsübergänge) gegeben:

jypig) iVeiV(He+)«eff(21S)
¦^3,1

und 2V(23S) =
i\reiV(He+)aeff(23S)

12,1

Für aeff(21S) muss manzwischen den Fällen "case A" und "case B" unterscheiden (siehe
Osterbrock, 1974).
(b) Im mittleren Dichtebereich IO2 cm-3 ^ Ne £ IO7 cm-3 ist die Bevölkerung von

23S schon genügend hoch, so dass Stossprozesse aus diesem Term berücksichtigt werden
müssen. Die Bevölkerung von 2aS kann dann durch folgende Gleichung näherungsweise
beschrieben werden

^(2lg) =
JVe(iV(He+)aeff(21S) + iV(23S)g2*,3)

A3,i
und iV(23S) durch

JV(23S) =
NeN(Ee+)aeS(23S)

Ne(q2,a + q2,oo) + A2,l
Ich benutzte die Notation g2>s für Stösse aus dem Niveau 2 in alle Singlettniveaus. q%3
steht für alle Stösse aus Niveau 2, die das Niveau 3 bevölkern, sei es durch einen di¬
rekten Übergang oder über einen höheren angeregten Singlettzustand, der danach durch
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Strahlungsemission in 2XS zerfällt. Für die Näherung "case A" sind die Verzweigungs¬
verhältnisse für die *P Zustände R= A(n aP -1 xS)/A(raXP - 2 *S) sehr gross, und es gilt
?2,3 w 92,3 (nur direkte Stösse). Im "case B" ist dagegen q2 3 = q2<a —q2,\.

Die Stossübergänge aus dem Term 23S stellen einen zusätzhchen Prozess dar, der den
Term 21S bevölkert. Dieser Effekt ist in Figur 7.4 besser für die "case A" Rechnungen
sichtbar, weil dort die Bevölkerungsrate durch Rekombination viel kleiner ist als für "case
B".

Figur 7.4 zeigt auch, dass die Bevölkerung von 23S für Dichten Ne k IO4 cm-3 ein
Plateau erreicht. Bei so hohen und höheren Dichten ist nämlich der Strahlungszerfall A2>i,
verglichen mit den Stossübergängen, vernachlässigbar. Clegg (1987) beschreibt ausführlich
die Niveaubevölkerung von 23S und die damit verbundene Stossanregung von Hel Linien
für diesen Dichtebereich. Er tabelliert auch Stossraten q2>a und q2y0O für verschiedene
Temperaturen. Meine Rechnungen geben praktisch dieselben Stossraten und dieselben
Niveaubevölkerungen für iV(23S) wie Cleggs Arbeit.

(c) In Nebeln mit hohen Dichten Ne k 107cm-3 sind Stossübergänge aus beiden me¬

tastabilen Termen wichtig für die Bildung der Singlett- und Triplettlinien. Die Niveau¬

bevölkerung JV(23S) hängt dann nämlich direkt von iV(21S) ab und damit indirekt von

der optischen Dicke in den Hel Lyman-Linien. Deswegen erhält man auch für die Po¬

pulation von 23S verschiedene Resultate für die "case A" und die "case B" Rechnungen
(siehe Figur 7.4). Die wichtigsten Übergangsraten sind in den folgenden Gleichungen
zusammengefasst:

JV(2ls)=^e(iV(He+)aeff(21S) + iV(23S)g2*,3)

und

^e (?3,2 + ?3)1 + ?3,oo) + ^3,1

/
iV(23S) =

3 iV(He+)aeff(23S) + iV(21S)g3*,2
92, s + ?2,oo

Die Stossraten q$tl und q£ 2 sind analog definiert wie q%3. Es ist dabei zu beachten, dass
g3)1 und (j£)3 sich im Gegensatz zu q%2 für die Fälle "case A" und "case B" unterscheiden.
Wegender hohen Dichte ist der Strahlungsübergang A2ji vernachlässigbar verglichen mit
den Stossübergängen. Damit sind in der Gleichung für 23S alle wichigen Prozesse propor¬
tional zur Elektronendichte, die deswegen herausgekürzt werden konnte.

Wir beschränken unsere Besprechung auf Nebeldichten, bei denen Stösse aus nicht
metastabilen Niveaus (i > 3) vernachlässigbar sind. Diese Grenze ist im "case A" erreicht
für Ne ta 1012cm"3 wenn N(23P)/N(23S) « 0.1 und im "case B" für Ne « 10ncm-3
wenn JV"(21P)/JV(21S) « 0.1. Oberhalb dieser Grenze sind meine Rechnungen nicht mehr
richtig. Die Niveaubevölkerung von 23S und 2XS relativ zu iV(He+) nehmen in meinen
Rechnungen für noch höhere Dichten sogar ab. Dieses falsche Resultat ist eine Folge davon,
dass ich Rekombinationsprozesse und Stossprozesse für die einzelnen Niveaus unabhängig
voneinander behandle. Hohe Linienopazitäten, z.B. in der 10830Ä Linie (23S - 23P)
verursachen eine zusätzliche Erhöhung der Bevölkerung von Niveaus mit i > 3. In der
folgenden Diskussionüber die Population der metastabilen Niveaus werden solche Effekte
nicht berücksichtigt. Das relative Niveauverhältnis N(21S)/N(23S) hängt sowieso nicht
von solchen Prozessen ab, solange die Übergangsraten zwischen den Singlett- und den
Triplettniveaus durch q2 3 und q£ 2 dominiert werden.

Für die Näherung "case A" wird 2*S hauptsächlich durch Stösse aus dem Niveau 23S
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bevölkert. Bei Te = 10000 K und Ne > 104cm-3 ist das Verhältnis

iV(He+)aeff(2xS),R~
N(23S)qh

~°-03

sehr klein. Es kann deshalb in erster Näherung die Bevölkerungsrate von 2*S durch
Rekombination vernachlässigt werden. Ein grosser Anteil, etwa 40%, der 23S - 2*S
Übergänge werden wieder zurück in den Term 23S gestossen. Diese Stösse erhöhen auch
die Niveaubevölkerung des metastabilen Triplettniveaus, und manerhält höhere Werte als
für den mittleren Dichtebereich.

Für "case A" ist die Entvölkerung von iV(21S) durch Stösse via angeregte Niveaus
(hauptsächlich 2 *P) und Strahlungsemission in den Grundzustand sehr effektiv. Als Folge
erreicht die Population von 2*S relativ zu JV(He+) keinen höheren Wert als etwa 10-7.
Für Dichten Ne > 109 cm-3 (aber Ne < 10115cm-3, siehe oben) ist N(21S) dichte¬
unabhängig, weil dann der Strahlungszerfall (A3)i) vernachlässigbar ist.

Für den Dichtebereich Ne ta 109 - IO12 cm'"3 kann das Verhältnis N(21S)/N(23S)
leicht abgeschätzt werden. Oben wurde ja gezeigt, dass (im "case A") die Rekombina¬
tionsrate für 2*S klein ist relativ zu den Stossübergängen 23S - 2aS. Auch Stossionisa-
tionsprozesse g3)00 sind in einer ersten Näherung vernachlässigbar verglichen mit g| 2 oder
<Z3)1. Lässt man alle diese Terme in den Gleichungen für iV(21S) und iV(23S) weg, so

erhält manfolgendes relatives Bevölkerungsverhältnis für die metastabilen Niveaus ("case
A"):

N(23S)~ g|i2 + ?3*,i'
Diese einfache Approximation unterscheidet sich im gesamten Parameterbereich Ne =

109 - 10125cm-3 und Te = 8000 - 20000K weniger als 15% von den Resultaten der
Multini veau-Rechnungen.

In den "case B" Rechnungen ist die Entvölkerung der metastabilen Niveaus via Stösse
in angeregte Singlettniveaus, gefolgt von Strahlungsabregung in den Grundzustand nicht
möglich. Deshalb sind für hohe Dichten, Ne k 108cm~3, die Populationen beider me¬

tastabilen Terme 23S und 2aS relativ zu JV(He+) um etwa eine Grössenordnung höher
(siehe Figur 7.3). Die wichtigsten Entvölkerungsprozesse für die metastabilen Niveaus sind
nun Stösse in den Grundzustand und Stossionisationen. Die Stossionisationen verringern
natürüch die benötigten UV-Photonen (pro cm2 und see) um Helium einfach ionisiert
zu halten. Unter solchen Bedingungen sind die Stossprozesse zwischen den metastabilen
Niveaus sehr häufig, und es gilt:

^(21S).,g2*,3
iV(23S)

~

«Ji2
Diese Näherung weicht im Dichtebereich Ne = IO9 - IO12,5 cm-3 weniger als 3%von den
Multini veau-Rechnungen ("case B") ab.

7.2.3 Hel Linienintensitäten

In dieser Arbeit konzentrieren wir uns auf die Linienemissivitäten von Hel A5876 und
A6678. Für beide Linien gibt es gute atomare Daten zur Berechnung der Stossanre¬
gung (Berrington und Kingston, 1987). Zusätzlich werden beide Linien nur wenig von
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Fig. 7.5: Emissivitäten e(X5876)/Ne und e(A6678)/iVe für "case A" (gestri¬
chelt) und "case B" (ausgezogen) als Funktion der Elektronendichte.

Strahlungstransporteffekten beeinflusst. Auch von der Beobachtung her sind diese Linien

geeignet, da sie stark sind und im gleichen Spektralbereich liegen. Damit hängt das be¬
obachtete Linienverhältnis F1(A5876)/F(A6678) nur wenig von der interstellaren Rötung
ab.
Für die Besprechung der Resultate werden Linienemissivitäten pro He+-Atom benützt.

€i,j =
AijhvijNji)

iV(He+)
Figur 7.5 zeigt die Linienemissivitäten pro Elektron e/Ne für Hel A5876 und A6678 als
Funktion der Dichte Ne und Figur 7.6 das entsprechende relative Emissivitätsverhältnis
e(A5876)/e(A6678).

Bei kleinen Dichten Ne < 102cm-3 spielen Stossprozesse keine Rolle und e*j ist nur

duch die Anzahl Rekombinationen bestimmt. Man erkennt, dass die Linienemissivitäten
der Singlettlinie e(A6678) für "case Ä" und "case B" unterschiedlich sind. Im "case B"
werden wegen der hohen optischen Dicke Hel Lyman-Photonen unzählige Male gestreut
bis mit einer Wahrscheinlichkeit Aij/Ai^ j'^ 1 ein Photon in einer anderen Hel Spek¬
tralserie entsteht. Dies verstärkt die Singlett-Rekombinationslinien verghchen mit "case
A".

Für höhere Dichten Ne > 103cm-3 müssen auch Stossprozesse berücksichtigt werden.
Stossanregungen hängen eng mit der Bevölkerung der metastabilen Terme 23S und 2xS
zusammen. Stösse werden wichtig, sobald die relative Population iV(23S)/iV(He+) oder
iv"(21S)/iV(He+) den Wert IO-7 übersteigen. Nach Figur 7.4 ist diese Bedingung für 23S
erfüllt, falls die Dichte Ne £ 104cm~3 ist. Im Falle von 2xS braucht es hohe Dichten
Ne k 107scm-3 und eine grosse optische Dicke in den Hel Lyman-Linien ("case B").

Für die Linienemissivitäten e(A5876) und e(A6678) sind im mittleren Dichtebereich
IO3 ^ iVe[cm~3] ^ IO7-5 Stossprozesse vorallem bei hohen Nebeltemperaturen von Be¬
deutung (siehe Figur 7.5). Beide Linien werden durch Stösse aus dem metastabilen Term
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Fig. 7.6: Emissivitätsverhältnis e(A5876)/e(A6678) für "case A" (gestrichelt)
und "case B" (ausgezogen) als Funktion der Elektronendichte.

23S verstärkt. Da sich die Anregungsenergien von 33D und 3XD kaum unterscheiden,
hat die Stossanregung für beide Linien praktisch dieselbe Temperaturabhängigkeit. Da
aber die Kollisionsstärken für Stösse ohne Spinwechsel etwa dreimal grösser sind als für
Stösse mit Spinwechsel, wird die Intensität der Triplettlinie e(A5876) stärker erhöht als
diejenige der Singletthnie e(A6678). Dieses Verhalten ist in Figur 7.6 gut sichtbar. Die
Temperaturabhängigkeit von A = €(A5876)/e(A6678) ist im mittleren Dichtebereich sogar
so ausgeprägt, dass dieses Linienverhältnis zur Bestimmung der Nebeltemperatur benützt
werden kann.

In Emissionsnebeln mit sehr hohen Dichten Ne k 107cm-3 unterscheiden sich die
Emissivitäten der untersuchten Hel Linien für die "case A" und "case B" Rechnungen
ganz beträchtlich.

In der Näherung "case A" ändert sich wenig für die Bildung der Hel Linien verglichen
mit dem mittleren Dichtebereich. In Figur 7.6 sieht man, wie das Verhältnis A als Folge
von Stossanregung aus dem Niveau 2XS nur leicht abnimmt. Die stetige Zunahme der
Emissivitäten für ganz hohe Dichten (gestrichelte Kurven in Figur 7.5) ist eine Folge der
3-Körper-Rekombination, die immer wichtiger wird.

Im optisch dicken Fall ("case B") steigt die Emissivität in Figur 7.5 bei Ne ta 108cm-3
rapid an. Die Bevölkerungen der beiden metastabilen Terme 23S und 2XS erreichen dann
so hohe Werte, dass Stossanregung aus diesen Niveaus mehr zur Emissivität der Hel Linien
beitragen als Rekombinationen. Ein interessanter Effekt dabei ist, dass die Singlettlinie
A6678 relativ mehr verstärkt wird als die Tripletthnie A5876. Dies führt zur Umkehrung
des relativen Emissivitätsverhältnisses A = e(A5876)/e(A6678) unter den Wert für reine
Rekombination Ao ta 3.5. Weiter fällt in den Figuren 7.5 und 7.6 auf, dass die Emis¬
sivitäten kaum mehr von der Elektronentemperatur abhängen. Dies ist der Fall, weil
Stossionisationen dominierende Prozesse für die Entvölkerung der metastabilen Niveaus
sind. Dadurch sind bei hohen Temperaturen, wenn die Stossübergangsraten hohe Werte
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erreichen, die Bevölkerungen iV(23S) und iV(2xS) wegen Stossionisationen klein und um¬

gekehrt.

7.3 Schlussfolgerungen

In diesem Kapitel wurde das Verhalten von Hel Emissionslinien in Symbiotischen Ster¬
nen untersucht. Beobachtungsdaten zeigen, dass in Systemen mit hohen Nebeldichten die
Hel Linienverhältnisse A = F(A5876)/F(A6678) sehr tief sind (A ta 1). Zusätzlich sind
die Hel Linienflüsse relativ zu den Balmer-Linien verstärkt. Das beobachtete Verhalten
kann mit Hilfe von einfachen Multi-Niveau-Rechnungen reproduziert werden. Dies zeigt,
dass die wichtigen physikalischen Prozesse bei der Berechnung der Linienemissivitäten
berücksichtigt wurden. Es existieren aber noch einige Unterschiede zwischen Beobachtun¬
gen und Rechnungen. So sind die kleinsten Linienverhältnisse, die ich aus den Rechnungen
erhalten habe A«2, grösser als die Beobachtungswerte von vielen Symbiotischen Sternen
vom Typ S (siehe Figur 7.1). Für eine bessere quantitative Berechnung der Hel Linien¬
emissivitäten müssten bei hohen Dichten wahrscheinhch auch Strahlungtransporteffekte
berücksichtigt werden. Vielleicht spielen auch Photoionisationen aus angeregten Niveaus
eine wichtige Rohe. Doch für mittlere und kleine Nebeldichten Ne £ 107cm-3 sollten die
Rechnungen die wahren Hel Linienemissivitäten auch quantitativ gut reproduzieren.

Die Untersuchungen dieses Kapitels zeigen auch, dass für die Bestimmung von Nebel¬
parametern das Linienverhältnis A = F(A5876)/JF(A6678) verwendet werden kann. Figur
7.6 zeigt, dass A im mittleren Dichtebereich eine Funktion der Nebeltemperatur Te ist.
Zusätzlich folgt aus den beobachteten Hel Linienverhältnissen A in Symbiotischen Sternen
vom Typ S, dass dort die Hel Linien in Nebeln mit hohen Dichten Ne k 108cm~3 und
unter "case B" Bedingungen emittiert werden.

Für die Bestimmung der He+-Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen muss auch Stoss¬
anregung berücksichtig werden. Dies wurde schon früher für Planetarische Nebel von

Ferland (1986) erkannt. In Clegg (1987) findet maneinfache Formeln für die Berechnung
der Emissivitäten von mehreren Hel Linien bei tiefen Nebeldichten Ne < 107cm-3. Hier
wurde nun gezeigt, dass bei hohen Dichten Ne > 107cm-3 und unter "case B" Bedingungen
die Stossübergänge noch viel wichtiger sind und stark erhöhte Emissivitäten verursachen.
Dieser Effekt kann die sehr starken Hel Linien erklären, die manin einigen Symbiotischen
Sternen beobachtet, ohne dass übersolare Heliumhäufigkeiten postuliert werden müssen.
In Kapitel 9 wird näher auf die Berücksichtigung von Stossanregung in Hel Linien bei
Häufigkeitsbestimmungen eingegangen.

Ein besseres Verständnis über die Bildung von Hel Linien in Nebeln mit hohen Dichten
ist aus verschiedenen Gründen wünschenswert.

Einerseits wird die Stärke der Hel Linien durch Stoss- und Strahlungstransportprp-
zesse stark beeinflusst. Damit enthalten die Hel Linien Informationen über die physikali¬
schen Eigenschaften des Nebels, die sonst teilweise nicht zugänghch sind. Dies ist vorallem
bei hohen Nebeldichten interessant, wenn alle verbotenen Nebelhnien stossabgeregt und
praktisch unbeobachtbar sind.

Andererseits benötigt man die Hel Linien unbedingt für die Bestimmung der He
Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen. Wie in den folgenden Kapiteln gezeigt wird,
stammt das ionisierte Material in symbiotischen Systemen vom Roten Riesen. Deshalb
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bieten die Symbiotischen Sterne die einzigartige Möglichkeit He Häufigkeiten von Roten
Riesen zu bestimmen. Normalerweise zeigen nämlich diese Sterne, weil sie so kühl sind,
werder He Absorptionen noch Emissionen aus denen sich Häufigkeiten bestimmen Hessen.
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TEIL IV: ELEMENTHAUFIGKEITEN

Die chemische Zusammensetzung von Gasnebeln kann aus der relativen Stärke von Emis-
sionhnien bestimmt werden. Normalerweise sind die einzelnen Linien optisch dünn und
der beobachtete Linienfluss ist proportional zur Häufigkeit der emittierenden Teilchen.
Natürhch ist die Linienemissivität auch noch von den Nebelparametern Elektronendichte
Ne und Elektronentemperatur Te abhängig, doch diese können in vielen Fällen recht ge¬
nau aus dem Emissionshnienspektrum abgeleitet werden. Beobachtungsmässig erhält man

aus Nebelspektren oft schon mit kleiner spektraler Auflösung AA/A « 300 und mit einem
bescheidenem Signal zu Rauschen Verhältnis S/N« 10 genügend genaue Linienflüsse.

Es ist deshalb nicht verwunderlich, dass Häufigkeitsbestimmungen für einen grossen
Teil der bekannten galaktischen Emissionsnebel wie HII-Regionen, Planetarische Nebel,
Nova- und Supernovaüberreste schon gemacht wurden. Aber auch Elementhäufigkeiten in
vielen extragalaktischen Gasnebeln sind bekannt, und es existieren sogar Abschätzungen
für Objekte mit grosser kosmologischer Rotverschiebung. Alle diese Untersuchungen über
Häufigkeiten in Emissionsnebeln lieferten in der Vergangenheit viele wichtige Informatio¬
nen über die Elementbildung in Sternen und die chemische Evolution des Universums.

Elementhäufigkeiten in Nebeln von Symbiotischen Sternen waren aber bis im Jahre
1987 praktisch nicht bekannt, trotz der umfangreichen Literatur über andere Gasnebel.
Einzig Rechnungen der Ionisationstruktur von V1016 Cyg, HMSge und RRTel ergaben
Elementhäufigkeiten durch den Vergleich zwischen beobachteten und berechneten UV-
Emissionshnien (Nussbaumer und Schild, 1981; Müller und Nussbaumer, 1985 und Hayes
und Nussbaumer, 1986). Alle drei Objekte sind symbiotische Novae und gehören zu den

D-Typen, so dass die erhaltenen Häufigkeiten nur für diese Gruppe repräsentativ sind.
Über die Elementhäufigkeiten der anderen symbiotischen Nebel wurde praktisch nie mehr
als Vermutungen gemacht.

Diese offensichtliche Kenntnislücke veranlasste H. Nussbaumer, H. Schild, M. Vogel
und mich im Mai 1987 die relativen C, N und 0 Häufigkeiten in möglichst vielen Symbio¬
tischen Sternen zu bestimmen. Das Ziel dieser Studie war anfänglich, mehr Informationen
über die Symbiotischen Sterne zu erhalten. Es zeigte sich dann, dass man aus solchen
Häufigkeitsstudien nicht nur über die Symbiotischen Sterne neue Einsichten gewinnt, son¬

dern auch über die ganze Thematik später Entwicklungphasen von Sternen mit kleinen
und mittleren Massen.

Es drängte sich daher eine weiter Studie auf, die sich nicht nur auf die Elemente C, N
und 0 beschränkte. H. Schild und ich suchten nach Möghchkeiten umaus den Nebelspek¬
tren absolute Häufigkeiten von möglichst vielen Elementen zu bestimmen. Es traten bei
dieser Arbeit viele kleine Probleme auf, die auf die schwierigen geometrischen Verhältnisse
und die ungewöhnhch hohen Dichten in Symbiotischen Sternen zurückzuführen sind. Es

gelang uns aber trotzdem, einigermassen verlässliche Häufigkeiten für He, C, N, 0, Ne, Si,
Ar und Fe zu finden.
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8. C, N, und OHäufigkeiten in Symbiotischen Sternen

Die Elemente C, N und 0 nehmen in allen Häufigkeitsstudien eine Schlüsselstellung ein, da
sie Informationen über das Entwicklungsstadium eines Sterns Hefern. Die Häufigkeiten die¬
ser Elemente werdenwährend der Sternentwicklung einerseits durch den Bethe-Weizsäcker
Zyklus, andererseits durch den 3-a Prozess verändert. Auch bei Novaausbrüchen findet
eine starke Umverteilung der C, N und 0 Häufigkeiten statt.

Symbiotische Sterne besitzen eine gewisse Verwandtschaft mit anderen astronomi¬
schen Objekten, wie Roten Riesen, Planetarischen Nebeln und Novae. Ein Vergleich der C,
N, 0 Häufigkeiten könnte mithelfen, die Stehung der Symbiotischen Sternen innerhalb die¬
ser Objekte zu klären. Aber auch direkte Informationen über Symbiotische Sterne können
aus einer Häufigkeitsbestimmung gewonnen werden. Stammt nämlich das Material im
Emissionsnebel von der kühlen Komponente, so erwarten wir gleiche Elementhäufigkeiten,
wie sie in Roten Riesen beobachtet werden. Falls thermonukleare Prozesse auf der heis¬
sen Komponente sehr wichtig sind, könnten Nova-ähnliche Umwandlungen der C, N, O
Elemente beobachtbar sein.

Aus diesen Gründen bestimmen wir die relativen C, N, 0 Häufigkeiten von Symbio¬
tischen Sternen und vergleichen sie mit möglichen verwandten Objekten.

8.1 Über Elementhäufigkeiten in Gasnebeln

Eine zuverlässige Bestimmung von Elementhäufigkeiten in Emissionslinienobjekten ver¬

langt eine genaue Kenntnis (i) der geometrischen Verteilung, (ii) der physikalischen Be¬

dingungen und (iii) der Ionisationsstruktur des emittierenden Gases. In den folgenden
Abschnitten wird auf diese Probleme eingegangen, unter Berücksichtiung der besonderen
Bedingungen in Symbiotischen Sternen.

8.1.1 Geometrie des Emissionsnebels

Symbiotische Sterne sind fast ausschliesslich Punktobjekte, was deren Beobachtung sehr
vereinfacht. Bei jeder Beobachtung wird ein wohl definierter Teil, nämhch der gesamte
Nebel erfasst, im Gegensatz zu ausgedehnten Objekten. Damit können Spektren von

verschiedenen Beobachtungsgeräten (Satelhten, Bodenteleskopen) direkt verglichen wer¬

den. Zusätzlich sind punktförmige Nebel leichter vom Himmelshintergrund zu trennen.

Nachteilig wirkt sich dagegen aus, dass keine direkte Information über die geometrische
Struktur von punktförmigen Objekten gewonnen werden kann. Man ist daher gezwungen,
die Geometrie des Emissionsnebels mit indirekten Methoden zu bestimmen.

In den einleitenden Kapiteln 2 und 3 wurde die geometrische Struktur von symbioti¬
schen Nebeln besprochen. Es zeigte sich dort, dass symbiotische Nebel wenig Symmetrie
besitzen. Auch haben in vielen Symbiotischen Sternen die Profile der Emissionshnien eine
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recht unregelmässige Form, die sich von Ion zu Ion ändert. Die Nebelstruktur scheint
also auch durch verschiedene dynamische Komponenten, wie Sternwinde und vielleicht
Jets, bestimmt zu sein. Optisch dicke Emissionshnien erhalten durch die asymmetrische
Nebelgeometrie im Gegensatz zu optisch dünnen Linien eine Richtungsabhängigkeit. Die
mittlere Emissivität von optisch dicken Linien wird in gewissen Richtungen, für grosse Ent-

weichwahrscheinhchkeiten, maximal sein. Der Vergleich von optisch dicken und optisch
dünnen Linien ist damit schon von vornherein mit einem geometrischen Unsicherheitsfak-
tor verbunden. In Symbiotischen Sternen sind typischerweise die stärksten Balmer Linien
Ha, Eß,... und Resonanzlinien wie CIV AA1548,1551, SilV AA1394,1402 und NVAA1238,
1240 optisch dick.

Alle Symbiotische Sterne sind Doppelsternsysteme, deren Orientierung sich relativ
zum Beobachter ständig ändert. Grosse Teile des Emissionsnebels können von der aus¬

gedehnten kühlen Komponente zeitweise verdeckt werden. Zusätzhch werden Variationen
der ionisierenden Komponente häufig beobachtet. Dies bedeutet für die Häufigkeitsbestim¬
mungen, dass alle verwendeten Beobachtungen für ein bestimmtes Objekt vom gleichen
Zeitpunkt stammen sollten.

8.1.2 Abhängigkeit von den Nebelparametern Ne und Te

Zur Berechnung der relativen Ionenhäufigkeiten vergleicht man Linienemissivitäten und
beobachtete Linienflüsse. Die Linienemissivität e pro Ion ist gegeben durch

AulhvN(X+m)
€ul N(X+m)

Aui ist die Übergangswahrscheinhchkeit zwischen einem oberen u und einem unteren En¬

ergiezustand / des betrachteten Ions. N(X^m) ist die Teilchendichte im Zustand u. Die
Linienemissivitäten hängen stark von den Nebelparametern Ne und Te ab. In der folgen¬
den Zusammenstellung wird gezeigt, wie stossangeregte Linien und Rekombinationslinien
von Ne und Te abhängen.

Für die Emissivität e„j von stossangeregten Linien berechnet man die Niveaubevöl¬
kerung des oberen Niveaus u durch Lösen eines Systems gekoppelter Gleichungen. Das
qualitative Verhalten der Linienemissivität kann aber auch schon durch stark vereinfachte
Betrachtungen richtig beschrieben werden. Bei tiefen Dichten folgt auf jede Stossanregung
eine Strahlungsabregung, und es gilt näherungsweise für die Emissivität:

e-x/kT

X ist die Anregungsenergie des oberen Zustandes u. Bei hohen Dichten dominieren die
Stossprozesse vollständig die Niveaubevölkerung des Atoms. Die kritische Dichte Nc defi¬
niert den Übergang zwischen diesen beiden Bereichen für ein Niveau i:

Nc(i) = ^^Z-ij±i 1%,j

Oberhalb der kritischen Dichte, Ne > Nc, hängt die Emissivität nicht mehr von der
Elektronendichte Ne ab und kann durch einen Boltzmann-Faktor beschrieben werden.

€„« ~ e~xlkT
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Für Rekombinationslinien gilt eine andere Temperaturabhängigkeit, die durch die
Rekombinationskoeffizienten gegeben ist:

eul ~ NeT-a
Glückhcherweise ist der Parameter a für alle Rekombinationslinien praktisch gleich gross,
nämlich a ta 1. Bei Atomen mit hochangeregten, metastabilen Niveaus, kann wegen
zusätzlicher Stossanregung die Emissivität von diesem einfachen Gesetz abweichen. Für

Hel wurden solche Effekte schon in Kapitel 7 ausführlich beschrieben.
Diese Zusammenstellung zeigt, dass für die Bestimmung der Emissivitäten von Ne¬

bellinien die Temperatur Te und die Dichte Ne möglichst genau bekannt sein sollten.
Die Bestimmung von Te und Ne ist aber in Symbiotischen Sternen sehr schwierig. Es

hat sich nämhch herausgestellt, dass viele Symbiotische Systeme eine komplizierte Nebel¬
struktur besitzen und dass Dichte- und Temperaturgradienten vorkommen. Aus diesen
Gründen ist es vorteilhaft, relative Häufigkeiten zwischen Ionen aus jenen Emissionslinien
zu bestimmen, die ähnliche Te- und iVe-Abhängigkeit besitzen. Dadurch können Un¬

sicherheiten betreffend die Temperatur und die Dichte weitgehend kompensiert werden.
Wir benützen also mit Vorteil entweder nur Rekombinationslinien oder nur stossange-
regte Linien mit vergleichbarer Anregungsenergie und hohen kritischen Dichten Nc > Ne.
Mit diesen Einschränkungen wird die Anzahl der verwendbaren Emissionslinien viel klei¬
ner. Dies bedingt, dass Beobachtungen speziell für die Häufigkeitsbestimmungen ge¬

plant und durchgeführt werden müssen. Mit hoher spektraler Auflösung und langen
Behchtungszeiten sind nämlich zusätzlich Emissionslinien messbar, die sehr geeignet für

Häufigkeitsbestimmungen sind.

8.1.3 Ionisationsstruktur

Die Ionenhäufigkeiten N(X+m) oder die relativen Ionenhäufigkeiten geben uns noch keine
Auskunft über relative oder sogar absolute Elementhäufigkeiten. Es ist zusätzhch nötig,
die Ionenhäufigkeiten aller Ionisationsstufen eines Elements zu kennen oder mindestens
die Ionenhäufigkeiten in einem wohl definierten Gebiet. Für Wasserstoff und Helium kann
man alle Ionisationsstufen leicht beobachten, und in der ionisierten Zone symbiotischer
Systeme gilt:

JV(H+),.i\r(He+2)-fiV(He+)„1
N(E)

~

JV(He)
Bei sehr tiefen Sterntemperaturen T„ < 40000K müsste man aber berücksichtigen, dass
eine Zone mit neutralem Helium innerhalb der ionisierten Region vorkommen kann.

Für schwerere Elemente können meist nicht alle Ionisationsstufen erfasst werden, und
man muss sich auf gewisse Ionen beschränken. Geeignet sind Ionen, die entweder nur in
der He+- oder der He+2-Zone vorkommen. Die He Ionisationsstruktur definiert nämhch
in Nebeln mit hohen Dichten zwischen der He+- und der He+2-Zone eine scharfe Grenze,
wo auch bei schwereren Elementen die Ionisationsstufe wechselt. Tabelle 8.1 gibt eine

grobe Zusammenstellung über die Ionisationsstruktur von schweren Elementen. Nach
Modellrechnungen (siehe Nussbaumer und Schild, 1981; Hayes und Nussbaumer, 1986;
Vogel, 1990) können in der He+- und der He+2-Zone die entsprechenden Ionenhäufigkeiten
praktisch mit den Elementhäufigkeiten gleichgesetzt werden. Es gelten zum Beispiel die

Approximationen
iV(C+2) + iV-(C+3)„ N(C) iV(C+4) „ N(C)

N(Ee+) ~i\r(He)
°

JV(He+2)
~

JV(He)
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Tabelle 8.1: Vorherrschende Ionisationsstufen der Metalle
in der He+- und der He+2-Zone (für Symbiotische Sterne).
Element He+-Zone He+2-Zone
C C+2, C+3 C+4
N N+2, N+3 N+4,N+5
0 0+2 0+3, 0+4, 0+5
Ne Ne+2 Ne+3, Ne+4, (Ne+5)
Mg Mg+2 Mg+3, Mg+4, (Mg+5)
Si nicht gut definiert
S nicht gut definiert
Ar Ar+2,Ar+3 Ar+4, Ar+5, Ar+6
Fe Fe+3 Fe+5, Fe+6, Fe+7

Die Zusammenstellung in Tabelle 8.1 ist nur für typische Symbiotische Sterne mit hohen
Sterntemperaturen Ta > 100000K und hohen Nebeldichten Ne = IO6 - 109cm~3 gültig.

8.2 C, N, und OHäufigkeiten in Symbiotischen Sternen

Im vorhergehenden Kapitel wurde besprochen, was bei der Häufigkeitsbestimmung eines
Emissionsnebels berücksichtigt werden muss. Es ist vorallem wichtig, die verwendeten
Emissionshnien sorgfältig auszusuchen. Geeignet für die Bestimmung der relativen C,
N und 0 Häufigkeiten sind die stossangeregten Linien der Multiplette CHI] A1908, CIV
A1549, NIII] A1749, NIV] A1486 und Olli] A1664. Sie liegen alle im kurzwelhgen Spektral¬
bereich des IUE-Satelliten und sind bei niedriger Auflösung nicht vermischt mit anderen
Linien. In Figur 8.1 sind Spektren als Beispiele abgebildet.

Wir nehmen im folgenden an, dass in Symbiotischen Sternen die benützten Linien in
einer Region emittiert werden, die durch eine Strahlungsquelle von T* ta 105K ionisiert
wird. Ferner sei die typische Elektronentemperatur Te ta 12000K und typische Dichten
IO6 ^ iVe[cm~3] ^ 10xo. Für diese hohen Nebeldichten zeigen die Modellrechnungen
(Hayes und Nussbaumer, 1986), dass CHI, CIV, NIII, NIV und Olli alle in einer gemein¬
samen Region, der He+-Zone, emittiert werden. In dem entsprechenden Volumen gilt die
Relation

iV(C+2) + iV(C+3) JV(N+2)4-iV(N+3) _ JV(Q+2) _

N(C)
^

iV(N)
*

N(0)
Die Gültigkeit dieser Näherung ist beschränkt auf Nebel mit hohen Dichten Ne k 105cm-3
und wird für noch höhere Dichten zunehmend besser. Für typische Strahlungstemperatu¬
ren von Symbiotischen Sternen (T* > 60000K) ist der Wert von T* von nebensächlicher
Bedeutung. Im Vergleich mit Modellrechnungen werden so die Ionenhäufigkeit von C und
0 relativ zu N systematisch unterschätzt (Vogel, 1990). Der Fehler ist normalerweise recht
klein - wenige Prozent - erreicht aber 15%, respektive 30%, im schlechtesten Fall für den
Parameterbereich Ne > 105cm-3 und T* > 60000K.

Die Emissivität von stossangeregten Linien hängen von der Dichte und der Tempera¬
tur des Gases ab. Im Prinzip sollten wir für jeden Symbiotischen Stern die Nebelparameter
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Fig. 8.1: IUE-Spektren von HBV475 (oben) und HMSge (unten).

bestimmen. Wir ersparen uns diese riesige Arbeit, indem wir für alle symbiotischen Nebel
dieselben Parameter Ne - IO9 cm-3 und Te = 12000 K annehmen. Da sich die Anregungs¬
energien für alle verwendeten Linien wenig unterscheiden, sind die Linienverhältnisse nicht
sehr temperaturempfindlich. Die Dichteabhängigkeit der verwendeten Emissionshnien ist

in Figur 8.2 dargestellt. Eingezeichnet ist die Emissivität pro Elektron e/Ne als Funk¬
tion der Elektronendichte Ne. Aus der Darstellung ist ersichtlich, dass Stossabregung die
Ne-Abhängigkeit der Linienverhältnisse nur für hohe Dichten Ne > 109cm~3 beeinflusst.

Für die Bestimmung der relativen C, N, O Häufigkeiten verwenden wir die berech¬
neten Emissivitäten für Te = 12000K, Ne - 109cm~3, die oben angegebene Relation
für die Ionenhäufigkeiten und entrötete Linienflüsse. Beobachtete Linienflüsse und ent¬

sprechende Extinktionsparameter stammen zum Teil aus der Literatur, zum Teil aus un-

pubhzierten Spektren des IUE-Archivs. Die Resultate für 24 Symbiotische Sterne, die
rekurrierende Nova T CrB und Mira B (o Cet B) sind in Tabelle 8.2 zusammengefasst.
Wenn immer möglich, haben wir Linienflüsse von gut belichteten Spektren verwendet, so

dass die Messgenauigkeit für einzelne Linien nicht schlechter als 15%sein sollte. Weniger
zuverlässige Beobachtungen sind in Tabelle 8.2 markiert. Wir geben auch den Para¬

meterbereich für die Nebeltemperatur Te und eine obere Grenze für die Nebeldichte Ne
an, innerhalb dessen die abgeleiteten Häufigkeitsverhältnisse weniger als einen Faktor 2
ändern würden. Falls keine Grenze angegeben ist, liegt der entsprechende Wert oberhalb
von Te = 50000K oder log(JVe) = 13.0. In der sechsten und siebten Kolonne steht das Be¬

obachtungsdatum und der verwendete Extinktionsparameter. Die letzte Kolonne bezieht
sich auf die Quelle für die beobachteten Linienflüsse. Falls der Extinktionsparameter nicht
aus derselben Pubhkation stammt, wird diese Quelle durch eine zweite Zahl bezeichnet.
Wir fanden keine Extinktionsparameter für Hen 1092 und AE Ära. In beiden Fällen neh¬
men wir -Eb-v = 0 an. Eine Rötung von .Er-v = 0.5 würde die Häufigkeitsverhältnisse
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Fig. 8.2: Abhängigkeit der Emissivität von Ne. Eingezeichnet ist e/Ne der

Multipletts CIV A1550, CHI] A1909, NIV] A1486, NIII] A1750 und Olli] A1664
für eine Elektronentemperatur Te = 12000 K

weniger als 15%beeinflussen.
Unsere Analyse stützt sich auf die Annahme eines optisch dünnen Gases. Aber in

einigen Symbiotischen Sternen werden die einzelnen Komponenten des CIV A1549 Re-
sonanzdoubletts nicht im Verhältnis 2 : 1 beobachtet, wie man das für optisch dünne
Linien erwartet. Dies deutet auf Strahlungstransportprozesse hin, die vermutlich eine

Unterschätzung von Kohlenstoff in unseren relativen Häufigkeiten verursachen. Das Spek¬
trum von AG Peg zeigt breite Emissionshnien mit P Cygni-Profilen und zusätzlichen
schmalen Nebellinien. Obwohl wir nur die Linienflüsse der Nebelkomponenten aus Pen¬
ston und Allen (1985) verwenden, deutet das extreme CIV Linienverhältnis 0.24 : 1 darauf
hin, dass die Häufigkeiten für dieses Objekt sehr unsicher sind.

8.3 C, N und OHäufigkeiten in anderen Objekten

G- und K-Riesen
Lambert und Ries (1981) bestimmten C, N und 0 Häufigkeiten in Sonneneinheiten C/C®,
N/N0 und O/O0 für 32 G- und K-Riesen. Für die relativen Sonnenhäufigkeiten C©, N©,
0© verwenden wir die veröffentlichten Werte von Lambert (1978). Eine andere Studie über
G8- bis K3-Riesen einschliesslich 10 Sterne, die schon in der Arbeit von Lambert und Ries

(1981) untersucht werden, stammt von Kjaergaard et al.(1982) Dadie Differenzen zwischen
den bestimmten Häufigkeiten für die gemeinsamen Sterne klein sind verglichen mit der
Unsicherheit bei unseren Symbiotischen Sternen, berücksichtigen wir nur die zusätzlichen
19 Sterne von Kjaergaard et al.(1982).
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Tabelle 8.2: Relative C,N,0 Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen
Stern Verhältnisse Parameter Datum Rötung Quelle

C/N 0/N Te(104) log Ne EB-v
EGAnd 1.0' 3.7 0.8-3.8 6. Jan. 79 0.05 1/14
AXPer 0.73 2.9 0.8-3.2 12. Juh 84 0.27 */14
BX Mona> 0.29 2.0 0.7- 10.4 1. Sep. 79 0.15 2

RXPup 0.61 2.8 0.7-3.2 10.0 20. Sep. 80 0.70 3
SYMus 0.97 1.9 0.8-2.7 10.4 11. Juni 81 0.40 15

RWHya 0.42 1.7 0.9-2.1 10.4 20. Juni 85 0.03 4
He2-106 0.47 2.1 0.8-2.3 10.0 6. Juli 84 1.18 */20
Hen 1092 0.64 4.0 0.8-3.6 11.0 1. März 80 0* *

AGDra 0.84 1.6 0.9-2.1 10.2 24. Apr. 81 0.06 16
CLSco 0.77 5.7 0.6-3.8 9.8 19. Juh 80 0.15 2
AEÄra 1.2 3.7 0.7-2.6 9.8 8. Okt. 79 0* *

YCrA 0.27 2.5 0.9-1.9 9.8 10. Okt. 79 0.23 */14
YYHer 0.29 3.4 0.8-2.5 12. Aug. 80 0.15 2
ARPav 0.69 3.8 0.7-2.9 10.1 Apr.-Juni 82 0.30 6
V443 Her 0.93 3.4 0.8-2.6 11.0 21. Okt. 80 0.18 5
BF Cyg 0.59 2.0 0.7-2.8 10.0 13. März 81 0.49 */19
HMSge 0.54 0.94 0.8-2.2 9.9 13. Apr. 82 0.54 7

CICyg 0.59 2.0 0.7-2.8 10.0 11. Juni 79 0.45 */19
V1016 Cyg 1.2 1.6 0.8-2.6 10.1 1978-79 0.28 8
RRTel 1.3 2.0 0.8-2.8 11.5 1978 0.09 9
HBV475 1.0 1.7 0.8-2.9 10.9 15. Okt. 85 0.34 10
AGPegb) 0.40 3.0 0.8-3.3 Sep./Okt. 79 0.12 12
Z And 0.78 2.1 0.8-2.9 28. März 81 0.30 23/13
R Aqr 1.4 1.8 0.8-2.2 9.7 8. Nov. 80 0.08 17/19
T CrB 0.42 0.89 0.6- 10.7 2. Juni 81 0.15 */21
MiraB 0.49 2.4 0.6- 10.3 1979-80 0. 18
Solare Werte: C/N = 4.8, O/N = 8.5 (Lambert, 1978)
a) schlechte Qualität (starkes Rauschen); b) nur schmale Nebelhnien; *) unveröffentlichte
Daten vom IUE-Archiv; f) Rötung unbekannt
1 : Stencel und Sahade (1980); 2 : Michalitsianos et al.(1982); 3 : Kafatos et al.(1982); 4 : Kenyon
und Fernandez-Castro (1987b); 5 : Keyes (1981); 6 : Hutchings et al.(1983); 7 : Mueller und
Nussbaumer (1985); 8 : Nussbaumer und Schild (1981); 9 : Hayes und Nussbaumer (1986); 10 :

Nussbaumer et al.(1986); 12 : Penston und Allen (1985) 13 : Altamore et al.(1981); 14 : Kenyon
(1983); 15 : Michalitsianos und Kafatos (1984); 16 : Viotti et al.(1983); 17 : Johnson (1982); 18
: Reimers und Cassatella (1985); 19 : Kenyon und Webbink (1984); 20 : Feast et al.(1983); 21 :

Cassatella et al.(1982); 22 : Kafatos et al.(1986); 23 : Fernandez-Castro et al.(1987);

Gratton (1985) bestimmte ebenfalls C, N, und 0 Häufigkeiten für K-Riesen. Doch
seine Werte unterscheiden sich stark von den vorher genannten. Die Abweichung ist wahr¬
scheinlich auf die niedrige Schwerebeschleunigung log g zurückzuführen, die Gratton (1985)
verwendet hat. Wir berücksichtigen seine Daten in unseren Figuren nicht.

Die verwendeten G- und K-Riesen gehören grösstenteils zur Population der jun¬
gen Scheibensterne, und ihre Massen hegen nach Lambert und Ries (1981) im Bereich
1 £ M/Mq £ 3.
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Superriesen und helle Riesen

C, N und O Häufigkeiten für 16 Cepheiden der Population I und 25 nichtvariable F-, G-
und K-Überriesen (vorallem Leuchtkraftklasse Ib) können bei Luck und Lambert (1988)
gefunden werden. Wir berücksichtigen auch die zwei M-Superriesen a Ori (Lambert et

al.,1984) und a Her (Tsuji, 1986). Für die F-, G- und K-Superriesen und a Her (M5 II)
werden Massen im Bereich 5 —15M©erwartet, während die Masse von a Ori (M2 lab)
eher etwas grösser ist. Für die Cepheiden gibt Cox (1980) Massen zwischen 5 und 15 M®.
Späte Riesen
Smith und Lambert (1985; 1986) geben Häufigkeiten für M-, MS- und S-Sterne. Durch
Vergleich der Sternparameter mit theoretischen Evolutionswegen im HR-Diagramm, be¬
stimmen sie Massen im Bereich 1 - 5M®für diese Sterne. Wir benutzen ihre Klassifikation
zur Unterscheidung von M-, MS- und S-Typen.

C,N,0 Häufigkeiten von 30 kühlen Kohlenstoffsternen, die zur Scheibenpopulation
gehören, stammen aus der Arbeit von Lambert et al.(1986). Aus Beobachtungen von C-
Sternen in Doppelsternsystemen leitet manMassen im Bereich 2 —5M©für diese Objekte
ab (Wallerstein, 1973).
Planetarische Nebel
In Pottasch (1984) sind C/N/O Häufigkeiten für 38 Planetarische Nebel aufgelistet. Die

Häufigkeiten stammen ursprünghch aus verschiedenen Arbeiten und wurden aus optischen
und UV-Spektren bestimmt. Wir lassen den Nebel Ps-1 (K648) mit seinen extremen

Häufigkeiten weg. Dieser Nebel steht einen Spezialfall dar, da er zu einem Kugelsternhau¬
fen (M15) gehört. Pottasch schätzt die Genauigkeit der bestimmten Häufigkeiten auf 30%
bis 50%.

Tabelle 8.3: C/N und O/N
rekurrierende Novae

Häufigkeitsverhältnisse für Novae und für

Objekt C/N O/N Quelle
RRPic 1925 0.08 0.12 Williams und Gahagher (1979)
DQHer 1934 0.23 1.1 Williams et al.(1978)
CP Pup 1942 £0.1 £0.1 Williams (1982)
V1500 Cyg 1975 1.1 1.5 Ferland und Shields (1978)
V1668 Cyg 1978 0.38 0.81 Stickland et al.(1981)
V693 CrA 1981 0.07 1.3 Williams et al.(1985)
V1370 Aql 1982 0.38 0.56 Snijders et al.(1984)
GQMus 1983 0.05 0.42 Krautter et al.(1984)
PWVul 1984 0.34 0.30 Andrea et al.(1987)
T CrB 0.42 0.89 siehe Tabelle 8.2
USco 0.10 1.0 Williams et al.(1981)
RS Oph 0.16 1.1 Snijders (1986)

Novae

Wir sind auch interessiert an den möglichen Verbindungen zwischen Symbiotischen Sternen
und Novae. Publizierte C,N,0 Häufigkeitsbestimmungen für Novae sind selten. In Tabelle
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8.3 fassen wir die gesammelten Daten von Novaeund rekurrierenden Novae zusammen. Die
Klassifikation für einige rekurrierende Novae, wie T CrB und RS Oph ist unklar, und sie
werden zeitweise auch bei den Symbiotischen Sternen eingereiht. Für T CrB bestimmten
wir die C/N und 0/N Verhältnisse, wie in Kapitel 8.3 beschrieben. Wir unterscheiden
nicht zwischen Häufigkeiten, die lange nach dem Ausbruch aus Novaüberresten bestimmt
wurden (die ersten 3 Objekte in Tabelle 8.3) und Häufigkeiten aus Beobachtungen der
Nebelphase kurz nach dem Ausbruch. Die genaueren Resultate werden von der zweiten
Methode erwartet.

8.4 Häufigkeiten im C/N-O/N Diagramm

8.4.1 Kühle Riesen

Figur 8.3 zeigt die Position der kühlen Riesen und der Symbiotischen Sterne im C/N-O/N
Diagramm. Die Punkte formen deutlich zwei Regionen. Die Sonne, alle G-, K- und M-
Riesen und Superriesen, wie auch die Symbiotischen Sterne hegen auf der linken Seite der
Linie C = 0. Getrennt durch eine Lücke befinden sich in einem schmalen Streifen rechts
von der Linie C = 0 die Kohlenstoffsterne. In abnehmender Folge für die C/N und 0/N
Verhältnisse findet manzuerst die G- und K-Riesen, dann die M-, MS-, S-Riesen und die
Symbiotischen Sterne und zuunterst die Überriesen. In dieser Reihenfolge zeigen damit
die Sterne die Produkte des C-N-0 Zyklus an ihrer Oberfläche.

Figur 8.4 zeigt Symbiotische Sterne zusammenmit M-, MS-, S- und C-Sternen.
Die Kohlenstoffsterne sind klar getrennt von den anderen Riesen und Superriesen. Nach
Definition hegen sie rechts von der Linie C/0 = 1 in einem schmalen Streifen, der auch
nach rechts klar begrenzt ist. Alle Kohlenstoffsterne haben 0/N k 3. Wegender grossen
Spannweite in ihrer Leuchtkraft und in ihrer Populations-Zugehörigkeit wird angenom¬
men, dass viele Rote Riesen eine kurze Zeit in ihrer Entwicklung als C Stern verbringen
(Wallerstein, 1973).

S-Sterne werden entwicklungsmässig als Übergangstyp zwischen M- und C-Riesen
betrachtet (e.g. Iben, 1984; Lloyd Evans, 1984). Wir haben nur 3 MS- und 3 S-Sterne
in unserem Datensatz, und sie hegen auch tatsächlich zwischen den M-Riesen und den
C-Sternen im C/N-O/N Diagramm.

8.4.2 Symbiotische Sterne

Alle Symbiotischen Sterne liegen im Übergangsgebiet zwischen Riesen und Superriesen
und fallen praktisch mit den M-Riesen zusammen. Unsere Bestimmungsmethode für die
Häufigkeitsverhältnisse überschätzt Stickstoff relativ zu Sauerstoff und Kohlenstoff (siehe
Abschnitt 8.2). Deshalb könnte für die Häufigkeiten von M-Riesen und Symbiotischen
Sternen eine noch grössere Übereinstimmung bestehen. Dieser Sachverhalt unterstützt
stark die These, dass das ionisierte Material in symbiotischen Nebeln von der kühlen
Komponente stammt.
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Fig. 8.3: Relative Häufigkeiten O/N und C/N für Symbiotische Sterne (•), G-,
K-, M-, MS- und S-Riesen (x), Kohlenstoffsterne (*), und Superriesen (+)

Ein Symbiotischer Stern liegt mit einem tiefen, Nova-ähnlichen 0/N Verhältnis ein¬

deutig unter den anderen. Diese Ausnahmeist der Stern HMSge, der im Kapitel 9 näher
untersucht wird.

8.4.3 Planetarische Nebel

In Figur 8.5 sind die relativen C,N,0 Häufigkeiten für Planetarische Nebel eingezeichnet.
Die Positionen dieser Gruppe sind stärker im Diagrammverstreut als die Riesensterne oder
die Symbiotischen Sterne. Sie befinden sich aber zum grössten Teil rechts von den kühlen
Riesen, zeigen also eine höhere relative Kohlenstoff Häufigkeit. Einige Planetarische Nebel
haben ein sehr tiefes 0/N Verhältnis. Peimbert und Torres-Peimbert (1983) definieren
solche Objekte mit log (0/N) £ 0.3 und He/H k 0.125 als Typ I Planetarische
Nebel. Es wird angenommen, dass diese PNs von massereichen Sternen M= 2.4 —8M®
abstammen. Für alle anderen Planetarischen Nebel werden weniger schwere Vorläufer
erwartet. In unserem Diagramm hegen die Typ I Nebel im unteren Teil. Sie zeigen
damit ein vergleichbares Verhalten relativ zu den anderen Planet arischen Nebeln, wie die

Superriesen zu den Riesen (Figur 8.3). Die Sternmassen scheinen also grösser zu sein für
tieferliegende Positionen im C/N-O/N Diagramm.
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8.4.4 Novae

Novaausbrüche werden durch thermonukleare Explosionen auf Weissen Zwergen in en¬

gen Doppelsternsystemen verursacht. Die ausgeworfene Materie stammt ursprünglich von

den Komponenten dieses Sternsystems, wird aber beim Ausbruch durch Kernprozesse
verändert. Die beobachteten C/N und 0/N Verhältnisse von Novae sind ziemlich gleich¬
artig, wie aus TabeUe 8.3 und Figur 8.5 ersichtlich ist. Im Gegensatz dazu kann sich
aber der Anteil der schweren Elemente am ausgeworfenen Material, oder die Häufigkeit
von Neon, von Nova zu Nova umGrössenordnungen unterscheiden (siehe Truran, 1985).
Sogar die "Neon"-Nova Aql 1982 mit einem Verhältnis Ne/O « 6 (Sonne : Ne/O £ 0.2)
hat eine normale Position im C/N-O/N Diagramm. Für die Häufigkeiten der Novae gilt
allgemein 0/N £ 1 und C/N £ 1, d.h. Stickstoff ist stark angereichert.
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Planetarische Nebel (o) und Novae (A)

8.5 Symbiotische Sterne und Sternentwicklung

Symbiotische Sterne werden oft als sehr heterogene Gruppe betrachtet. Die Figuren 8.3
und 8.4 geben einen gegenteiligen Eindruck. Alle Symbiotischen Sterne liegen im Gebiet
der G-, K-, M-Riesen und Superriesen, speziell aber im Gebiet der M-Riesen. Sie besetzen
ein viel kleineres Gebiet als die Planetarischen Nebel, und ein anderes Gebiet als Koh¬
lenstoffsterne und Novae. Aus der Tatsache, dass Symbiotische Sterne in der C/N-O/N
Ebene so konzentriert sind, können folgende Schlüsse gezogen werden: Das symbiotische
Phänomenist beschränkt auf eine spezielle Gruppe von Objekten in einem gut definierten
Entwicklungsstadium. Ihre Position im C/N-O/N Diagramm unterstützt die Idee, dass
das ionisierte Material im symbiotischen Nebel vom Roten Riesen stammt. Die kühlen
Komponenten der untersuchten Systeme sind ja auch grösstenteils als M-Riesen klassi¬
fiziert. Die Ausnahmen sind nach Kapitel 5 AGDra (Kl), Hen 1092 (K5) und CL Sco
(K5).

Die Lichtschwankungen von Symbiotischen Sternen werden oft als Nova-ähnliche
Ausbrüche interpretiert. Novae und Symbiotische Sterne sind aber in Figur 8.5 klar ge¬
trennt. Dies deutet auf einen grundsätzlichen Unterschied zwischen diesen beiden Sternty¬
pen hin. Novaeausbrüche kommenin engen Doppelsternsystemen vor, die aus einem weis¬
sen Zwerg und einem späten Hauptreihenstern bestehen. Auf dem Weissen Zwerg sammelt
sich durch Massentransfer Material der kühlen Komponente an, bis eine thermonukleare
Explosion auf dessen Oberfläche einen Ausbruch verursacht. Das ausgeschleuderte Mate-
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rial ist stark angereichert mit schweren Elementen, vorallem Stickstoff. Die beobachteten
Häufigkeiten werden einerseits auf die Kernprozesse während des Ausbruchs, anderer¬
seits auf vorangegangene Mischungsprozesse zwischen dem Kern und den explodierten,
äussersten Schichten zurückgeführt.

Die Emissionsnebel in Symbiotischen Sternen zeigen Häufigkeiten, die typisch für die
kühlen Komponenten sind. Dies schliesst aber nicht aus, dass thermonukleare Explosionen
in symbiotischen Systemen vorkommen. Falls aber durch einen solchen Ausbruch, Nova¬
ähnliches Material ausgeschleudert wird, so verliert sich dieses Material innerhalb kurzer
Zeit im Wind des Roten Riesen.

In diesem Zusammenhangsind die relativen Häufigkeiten von HMSge von besonde¬
rer Bedeutung. Dieser Stern gehört nämlich zur Gruppe der symbiotischen Novae und
ist zusätzlich das jüngstes Mitghed dieser Gruppe (Ausbruch im Jahre 1975) in unserem

Datensatz. Die nächst älteren symbiotischen Novae sind HBV475 und V1016 Cyg, wel¬
che ihre Ausbrüche um 1965 hatten. HMSge zeigt als einziger Symbiotischer Stern eine
erhöhte N Häufigkeit, wie dies auch in Novae beobachtet wird. Es ist deshalb nahehegend
anzunehmen, dass in diesem Objekt die Produkte des Ausbruchs noch beobachtbar sind.
Häufigkeiten eines weit entwickelten Roten Riesen für HMSge als alternative Interpreta¬
tion kann aber nicht ausgeschlossen werden. Die kühle Komponente in HMSge ist nämlich
ein sehr langperiodischer Mirastern (P « 580d), der sehr wohl vergleichbare Häufigkeiten
wie ein Überriese besitzen kann. Vielleicht zeigen zukünftige Beobachtung eine Änderung
der Position von HMSge im C/N-O/N Diagramm von den Novae Richtung Rote Riesen.

104



9. Häufigkeiten in HMSge, V1016 Cyg und HBV475

Im vorigen Kapitel wurde gezeigt, dass relative C, N und 0 Häufigkeiten für Symbiotische
Systeme aus IUE-Spektren bestimmt werden können.

Viele Elemente besitzen aber keine starken Emissionshnien im IUE-Bereich. Zur

Bestimmung von Häufigkeiten solcher Elemente verwendet man deshalb Beobachtungen
im optischen und im angrenzenden IR-Wellenlängenbereich. Dort beobachtet man in
astronomischen Gasnebeln starken Emissionslinien von den Elementen H, He, N, 0, Ne,
S, Ca, und Fe. Mit grösseren Teleskopen und höherer spektraler Auflösung können auch
schwächere Linien von zusätzlichen Elementen gefunden werden, wie zum Beispiel C oder
CL

Die Elementhäufigkeiten in Symbiotischen Sternen interessieren uns vorallem wegen
den folgenden beiden Fragestellungen:
(a) Sind die bestimmten Häufigkeiten typisch für Rote Riesen, Superriesen oder Novae.

(b) Sind gewisse Elemente im Emissionsnebel entvölkert, weil sie in Staubteilchen gebun¬
den sind.

Zusammenmit H. Schild versuchte ich, die Häufigkeiten von Hehumund von schwereren
Elementen relativ zu Wasserstoff in den Symbiotischen Sterne HMSge, V1016 Cyg und
HBV475 zu bestimmen. Diese Sterne zeigten in der Vergangenheit einen Nova-ähnlichen
Ausbruch und behielten danach in etwa ihre Ausbruchs-Helhgkeit. V1016 Cyg und HBV
475 hatten ihre Ausbrüche um 1965, während HMSge im Jahre 1975 um5 Magnituden
heller wurde. Nach Beobachtungen mit IUE entwickelt sich der Nebel von HMSge immer
noch zu höheren Ionisationszuständen (Nussbaumer und Vogel, 1990). Im Gegensatz dazu
scheinen die beiden älteren symbiotischen Novae V1016 Cyg und HBV475 die Phase der
maximalen Ionisation erreicht zu haben.

Die Voraussetzungen für eine zuverlässige Häufigkeitsbestimmung sind qualitativ gute
Beobachtungen und eine genaue Kenntnis der physikalischen Bedingungen unter denen die
Emissionshnien erzeugt werden. Wir werden uns daher zuerst ausführlich mit den Beob¬
achtungen, der interstellaren Extinktion und der Bestimmung der Elektronentemperatur
und -dichte beschäftigen, bevor wir zu den Elementhäufigkeiten kommen. Allgemeine Ei¬

genschaften der drei Systeme HMSge, V1016 Cyg und HBV475 werden in den beiden
folgenden kurzen Abschnitten zusammengefasst.

HMSge und V1016 Cyg besitzen in vielen Wellenlängenbereichen gemeinsame Eigen¬
schaften. Beide gehören zu den D-Typ Symbiotischen (starke Staubemission im IR), und
ihre kühlen Komponenten sind Mira-Sterne (z.B. Taranova und Yudin, 1983). Sie emit¬
tieren auch Strahlung im Röntgenbereich (Allen, 1981), und Radiokarten zeigen für beide
eine bipolare Struktur mit einem Durchmesser von ca. 0.5" (siehe Taylor, 1988). Aus
optischen Emissionslinien schätzt manfür HMSge und V1016 Cyg eine Elektronendichte
von etwa Ne ta 106cm~3 ab.

HBV475 besitzt das IR-Spektrum eines kühlen Riesensterns (S-Typ) vom Spektral¬
typ M4. Für dieses Objekt werden periodische Variationen in den UV-Emissionslinien
(Nussbaumer et al.,1986), wie auch in photometrischen Beobachtungen gemessen. Bis

jetzt wurde keine Röntgenstrahlung von HBV475 beobachtet, und im Radiobereich ist
die emittierte Strahlung viel schwächer als für HMSge und V1016 Cyg. Im optischen
Spektrum von HBV475 sind viele verbotenen Emissionshnien sehr schwach, was auf eine
hohe Elektronendichte Ne k 108cm-3 hindeutet.
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9.1 Beobachtungen

Unsere Arbeit über die Elementhäufigkeiten in HMSge, V1016 Cyg und HBV475 basiert
auf fast gleichzeitigen Beobachtungen im UV-, optischen und nahen IR-Wellenlängenbe¬
reich.

H. Schild beobachtete die Objekte während den ersten Stunden der Nächte vom 12.
bis 16. November 1987 mit dem 2.5m Teleskop INT (Isaac Newton Telescope) des Royal
Greenwich Observatoriums auf der Kanarischen Insel La Palma. Er verwendete dazu
einen Spektrpgraphen mit mittlerer Auflösung und einen CCD-Detektor vom Typ RCA
mit 30/xm grossen Bildelementen (gleicher Typ wie der RCACCDamOHP, siehe Kapitel
5). Mit einem Gitter von 400 Linien/mm erhielt er eine spektrale Auflösung von 3.1Ä pro
Bildelement und eine Überdeckung von 1600Ä. Mehrere Aufnahmen waren nötig, umdie
Bereiche von 3330Ä bis 7190Ä und von 9550Ä bis 11080Ä abzudecken. Trotz dem gros¬
sen dynamischen Bereich des Detektors wurden im Optischen mehrere Beobachtungen
mit verschiedenen Belichtungszeiten durchgeführt, um unsaturierte, starke Emissionsli¬
nien und gut belichtete, schwache Emissionslinien zu erhalten. Der Spektrographenspalt
wurde den atmosphärischen Bedingungen (seeing) angepasst und betrug normalerweise
1". Für den optischen Bereich von 3330Ä bis 7190Ä wurden die drei Objekte und Stan¬
dardsterne zusätzlich mit einem breiten Spalt gemessen, umeine spektrophotometrische
Eichung zu ermöglichen. Dabei wurde darauf geachtet, dass sich der Spektrographenspalt
im paralaktischen Winkel befand (Orientiertung entlang des Grosskreises durch Zenit und
Objekt). Dies ist vorallem für spektrophotometrische Beobachtungen von Objekten mit
grösserer Zenitdistanz wichtig, wenn sich das Sternscheibchen durch die differentielle Re¬
fraktion zu einem kleinen Spektrum verzieht. Spektren von B-Sternen dienten dazu, die
Absorptionen der Erdatmosphäre im nahen IR zu korrigieren.

Die Beobachtungen wurden zum Teil unabhängig von H. Schild mit dem Programm¬
paket STARLINK und von mir mit MIDAS reduziert. Die endgültigen Daten stimm¬
ten überein. Die Hauptschritte bei der Reduktion waren Offset-Subtraktion (Offset-
Ladung auf dem CCD), Division durch die Empfindlichkeit der Bildelemente, Himmels-
Subtraktion, Wellenlängen- und Flusskalibrierung.

Die UV-Beobachtungen mit IUE wurden im Rahmen der Beobachtungsprogramme
von Vogel und Nussbaumer (HM Sge), Nussbaumer und Schmid (V1016 Cyg) und Nuss¬
baumer und Vogel (HBV 475) durchgeführt. Die IUE-Spektren von V1016 Cyg und HBV
475 stammen vom 11. November, respektive vom 3. Dezember 1987. Diese Daten fallen
beinahe mit den optischen Beobachtungen zusammen. In den Spektren von V1016 Cyg
waren die 3 stärksten Linien Hell A1640, CHI] A1909 und CIV A1550 saturiert. Da die
gemessenen Linienflüsse von V1016 Cyg zwischen den vorhergehenden (Dez. 1986) und
folgenden (Juni 1988) Beobachtungen weniger als 10% änderten, verwenden wir für die
fehlenden Linienflüsse die gemessenen Werte vom Juni 1988. HMSge wurde mit IUE im
April 1987 und März 1988 beobachtet. In diesem Objekt wurden während dieses Zeitrau¬
mes die Linien der hochionisierten Atome NelV, NeVund MgVumca. 20% stärker und
die Linien von Olli, NIII und CHI umetwa den gleichen Betrag schwächer. Alle anderen
Linien änderten sich weniger als 10%, blieben damit innerhalb der Messgenauigkeit kon¬
stant (Nussbaumer und Vogel, 1989). Für unsere Analyse verwendeten wir die mittleren
Messwerte dieser beiden Beobachtungsdaten.
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Fig. 9.1: Blaue Spektren von V1016 Cyg (oben) und HBV475 (unten) auf¬

genommen mit dem INT. Die vertikale Achse ist in logarithmischen Einheiten

(logfx), wobei das Spektrum von HBV475 um —1verschoben ist.

Tabelle 9.1: Beobachtungen
Objekt Datum Instrument Spektral¬

bereich [Ä]
. Auflösung

[Ä]
HMSge 3. Apr. 1987 IUE 1200-3350 6/0.2

12. Nov. 1987 INT 9550-11080 6
14.-16. Nov. 1987 INT 3330-7190 6
25. Mar. 1988 IUE 1200-3350 6/0.2

V1016 Cyg 11. Nov. 1987 IUE 1200-3350 6/0.2
12. Nov. 1987 INT 9550-11080 6
14.-16. Nov. 1987 INT 3330-7190 6
19. Juni 1988 IUE 1200-3350 6/0.2

HBV475 12. Nov. 1987 INT 9550-11080 6
14.-16. Nov. 1987 INT 3330-7190 6
3. Dez. 1987 IUE 1200-3350 6
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9.2 Extinktion

Wir nehmenan, dass die beobachtete Rötung durch eine Standardkurve für die interstellare
Extinktion /(A) beschrieben werden kann (z.B. Seaton, 1979).

Der Extinktionsparameter kann aus optischen und UV-Rekombinationshnien von HI

und Hell und aus den stossangeregten Linien von NelV und NeV bestimmt werden. In
Tabelle 9.2 sind unsere Extinktionswerte c (= 1.47 £b-v) für alle drei Objekte aufgelistet.

Die Linien [NeV] AA1575 und 2973, respektive die Multiplette [NelV] AA1601, 4720

entsprechen Übergängen vom selben oberen Niveau. Damit sind die ungeröteten Inten¬
sitäten bestimmt durch das Verzweigungsverhältnis. In Ne+3 sind die Niveaus 2Fi/2 und

2P3/2 energetisch nur wenig getrennt, so dass die entsprechenen Linien zu tieferen Ni¬
veaus spektroskopisch vermischt sind. Da die Bevölkerungen dieser beiden Niveaus nicht
genau gleich von der Dichte abhängen, besitzt auch das messbare Multiplett-Verhältnis
i"(A1601)/F(A4715 + A4725) eine Dichteabhängigkeit. Diese ist aber minim («5%) und
wir verwenden das mittlere ungerötete Verhältnis 0.25.

Die [NelV] und [NeV] Linien sind in HMSge und V1016 Cyg recht schwach, und
die Messgenauigkeit ist deshalb nicht besser als 15%. Dies gibt für die abgeleiteten
Rötungsparameter einen Beobachtungsfehler von ±0.20 respektive ±0.12. Die atomaren
Daten für die Neon-Linien stammen aus der Zusammenstellung von Mendoza (1983).

Für die Interpretation der HI und Hell Rekombinationslinien nehmen wir an, dass
die Emission unter case B Bedingungen stattfindet. Als Nebelparameter verwenden wir

Te = 20000K für die He+-Zone und Te = 25000K für die He+2-Zone, sowie Ne = 107cm-3
für HMSge und V1016 Cyg und Ne = 109cm"3 für HBV475 (siehe Abschnitt 9.3). Die

Extinktionsparameter bestimmen wir aus den Linienverhältnissen von Wasserstoff H/3/H7,
Eß/E8 und von Hell A1640/A3203 und A1640/A4686. Es scheint, dass die Eichung
zwischen IUE und optischen Spektren recht genau ist, da die Differenz Ac der bestimmten

Rötungsparametern aus Hell A1640/A3203 und A1640/A4686 weniger als 0.03, 0.10 und

0.02 beträgt für die drei Sterne HMSge, V1016 Cyg und HBV475.
Die Annahme, dass die Rekombination unter "case B" Bedingungen stattfindet, kann

für hohe Nebeldichten falsch sein. Die hohe (Meta)-Stabihtät, bzw. die kleine Zerfalls¬
wahrscheinlichkeit des Wasserstoffniveaus 22S kann zusätzlich Stossanregung und Selbst¬
absorption von Rekombinationslinien verursachen. In Kapitel 9.4 wird gezeigt, dass solche
Prozesse in den Nebeln von HMSge und HBV475 vorkommen. Die Extinktionsbestim¬
mung aus den Balmer-Linien ist deshalb für diese beiden Objekte unzuverlässig. Für
V1016 Cyg stimmt der abgeleitete Wert aus den Balmer-Linien gut mit den restlichen
Extinktionsparametern überein.

Die Resultate aus den verschiedenen Extinktionsbestimmungen (Tabelle 9.4) stimmen
recht gut überein für V1016 Cyg und, falls manden Wert aus den Balmer Linien weglässt,
auch für HMSge. Die Resultate des S-Typ Symbiotischen Sterns HBV475 sind etwas

unerwartet. Überraschend für solche hohen Nebeldichten geben die Extinktionsparameter
aus den HI und Hell Rekombinationslinien praktisch denselben Wert.

Frühere Arbeiten verwendeten für die Bestimmung der interstellaren Rötung von HM

Sge, V1016 Cyg und HBV475 UVLinienverhältnisse und die 2200Ä-Absorption (Müher
und Nussbaumer, 1985; Nussbaumer und Schild, 1981; Nussbaumer und Schmutz, 1983).
Diese früheren Resultate sind für HMSge und V1016 Cyg verträglich mit unseren Werten.
Für HBV475 wurde aber ein beträchtlich kleinerer Wert bestimmt. Die Korrektur der
2200Ä Absorption in einem neueren Spektrum von HBV475 (April 1988) gibt ebenfalls
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Tabelle 9.2: Extinktionsparameter c (= 1.47£B-v) für HMSge, V1016
Cyg und HBV475.

Methode HMSge V1016 Cyg HBV475

[NeV]
[NelV]
Balmer-Linien
Hell

0.75
0.92

(0.43)
0.95

0.41
0.66
0.48
0.57

0.89
0.81

Mittelwert 0.87 0.53 0.85

Extinktionsparameter
UV-Linien, 2200Ä

aus der Literatur
0.89 0.41 0.5

einen tieferen Wert von ungefähr c ta 0.6 (M. Vogel, persönliche Mitteilung).
Die Differenzen zwischen den verschiedenen Extinktionsparametern geben ein Mass

für die auftretenden Fehler. Wir verwenden im Folgenden die Mittelwerte c = 0.57 ± 0.15
für HMSge, c = 0.53±0.15 für V1016 Cyg und c = 0.85±0.30 für HBV475. Für HBV475
müsste eine grössere Unsicherheit angenommenwerden, weil die verwendeten Methoden
wegen der höheren Nebeldichte mit einer grösseren Unsicherheit behaftet sind.

9.3 Physikalische Bedingungen

9.3.1 Intensitäten der Emissionslinien

In Tabelle 9.3 sind die beobachteten und entröteten Linienflüsse der optischen Beobach¬
tungen zusammengefasst. UV-Flüsse sind nur für die stärksten Linien gegeben und für
jene, die in der folgenden Analyse verwendet werden. Die Genauigkeit der optischen
Beobachtungen für Wellenlängen grösser als 3800Ä ist etwa 10% bei den starken Li¬
nien und 20% bei den schwachen Linien. Bei kürzeren Wehenlängen sind wegen der ab¬
nehmenden Detektor-Empfindlichkeit und der zunehmenden atmosphärischen Extinktion
grössere Fehler möglich. Da aber die IUE-Spektren und die optischen Spektren bei 3400A
überlappen, kann die Qualität der optischen Beobachtung in diesem Bereich abgeschätzt
werden. Im Falle von HMSge und HBV475 ist die Übereinstimmung gut (Fehler £ 15%),
während bei V1016 Cyg ein Unterschied von ca. 30%vorhanden ist. Wir passten für V1016
Cyg deshalb die optischen Linienflüsse im Bereich 3400Ä-3700Ä entsprechend den IUE-
Spektren an. Dabei verwendeten wir das Balmer-Kontinuum und die Bowen-Linien als

Eichgrössen.
Gut belichtete UV-Emissionslinien können mit IUE mit einer Genauigkeit von etwa

10%gemessen werden. Für schwächere Linien ist die Genauigkeit weniger gut. In Tabelle
9.3 sind jene Linien mit einem Doppelpunkt oder einem Buchstaben gekennzeichnet, für
die ein Messfehler von 20%oder mehr geschätzt wird. Bei UV-Linien von HMSge ist ein
"*" angegeben, falls der Linienfluss zwischen den Beobachtungen im April 1987 und März
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Tabelle 9.3: (Fortsetzung)
HMSge
beob. entr.

V1016 Cyg
beob. entr.

HBV475
beob. entr.

4861 Eß 100 100 100 100 100 100

4893 [FeVII] 2.5 2.5 b 2.0 2.0 0.92: 0.91: i

4922 Hel, FeII-42 0.97: 0.94: b 1.10 1.08 b 7.8 7.6

4941 [FeVH],[CaVII] 6.0 5.8 b 5.1 5.0 3.0 2.9

4959 [om] 127 122 61 59 4.8 4.6
4989 FeVII 3.3 3.1 b 2.3 2.2 0.56: 0.53: i

5007 [Olli] 389 363 179 172 15.3 14.3

5017 Hel, FeII-42 — —b 0.76 0.73 b 8.8 8.2

5146 [FeVI] 3.7 3.3 1.8 1.7 0.89: 0.79:
5158 [FeVII] 4.5 3.9 3.8 3.5 2.4 2.1 b
5169 FeII-42 — —b — —b 4.4 3.9
5176 [FeVI] 7.4 6.4 3.4 3.1 0.81: 0.71:
5278 [FeVI],[FeVII] 5.6 4.7 4.2 3.8 3.4 2.9 b
5309 [CaV] 5.0 4.1 2.5 2.2 — —

5319 Fell — — 1.5 1.3 5.1 4.2
5335 [FeVI] 1.4 1.1 1.1 0.97 1.2: 0.98: b

5412 Hell 8.0 6.3 5.2 4.5 7.2 5.7
5424 [FeVI] 1.9 1.5 0.81 0.70 1.4: 1.1: b
5631 [FeVI] 1.5 1.08 0.63 0.52 — —

5677 [FeVI] 2.3 1.6 0.78 0.63 —
—

5721 [FeVII] 25.1 17.4 15.1 12.1 5.0 3.5
5755 [Nil] 28.1 19.2 3.4 2.7 0.59: 0.41: i
5801 CIV 0.51 0.34 0.30 0.23 0.92: 0.62:
5812 CIV 0.14: 0.09: 0.12: 0.09: 0.45: 0.30:
5876 Hel 17.7 11.5 10.7 8.2 22.6 14.8
6087 [FeVII],[CaV] 43 25.9 24.4 18.0 7.8 4.8
6300 [Ol] 19.4 11.0 6.4 4.5 1.6 0.92
6312 [SIII] 19.1 10.8 3.9 2.8 1.0 0.57 b
6364 [Ol] 7.1 3.9 2.4 1.7 —

—

6435 [ArV] 7.4 4.0 2.1 1.5 2.2 1.2
6548 [NU] 14.1 7.4 b 4.0 2.7 b —

—b
6563 Ha 645 338 710 479 800 425

6583 [NH] 42 21.8 b 9.6 6.5 b — —b

6678 Hel 6.3 3.2 2.7 1.8 20.5 10.6
6731 [Sil] 1.8 0.90 0.75 0.49 — —

6825 OVI Ramanscat. —
— 8.4 5.4 33 16.3

6891 Hell 1.0 0.48 0.47 0.30 0.84 0.41
7006 [ArV] 17.5 8.2 4.0 2.5 1.2 0.57
7065 Hel 15.9 7.4 7.8 4.9 22.4 10.6
7082 OVI Ramanscat. — — 0.99 0.62 3.4 1.6
7136 [ArlH] 45 20.4 7.0 4.3 — —

7155 FeII-14F 1.2 0.55 0.90 0.56 1.1 0.51

Eß abs. Fluss [erg/cm2s]
Extinktion c

2.5 • 10"n
0.87

5.2 • 10"11
0.53

5.1 • 10"12
0.85

: schwache Linie; b vermischte Linie; c Eichprobleme; i Identifikation unsicher; * Variation grösser
als 15%zwischen April 1987 und März 1988 (HM Sge); + Fluss vom Juni 1988 (V1016 Cyg)
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1988 mehr als 15%änderte. Ebenfalls markiert sind Linienflüsse von V1016 Cyg die vom

Juni 1988 stammen.

Alle drei Objekte HMSge, V1016 Cyg und HBV475 wurden schon früher beobachtet
und zeigen verschieden starke Variationen in den Emissionslinien. Optische Beobachtun¬

gen von HMSge aus den Jahren 1985 und 1986 wurden kürzlich von De Freitas Pacheco
et al.(1989) beschrieben. Ein Vergleich mit unseren Daten zeigt, dass die Linienflüsse
relativ zu Eß von HI, Hell, [NU], [Ol], [Olli] und [FeVII] unverändert blieben. Stärker
wurden Hel A4471, Hel A6678 und [NeV] A3426, während die Flüsse von [Nelll] A3869,
[NelV] A4720 und [FeVI] AA5176, 5630 abnahmen. UV-Beobachtungen zeigen eine klare

Veränderung der Emissionslinien hin zu einem stärker ionisierten Nebel (Nussbaumer und

Vogel, 1990).
Ipatov und Yudin (1985) pubhzierten eine Serie von absolut kalibrierten Spektren

von V1016 Cyg für die Jahre 1980 bis 1984. Ihr letztes Spektrum zeigt eindeutig stärkere
Linien relativ zu Eß als unsere. Es ist aber bemerkenswert, dass unsere Daten gut mit

jenen von 1980-1982 übereinstimmen. Vielleicht befindet sich V1016 Cyg wieder in einem
ähnlichen Zustand wie früher. Ein ähnliches Verhalten wird ja auch in den UVSpektren
für Linien von neutralen (0°) und einfach ionisierten (Mg+) Atomen beobachtet. (Kapitel
4, Nussbaumer und Schmid, 1988).

Kalibrierte optische Spektren von HBV475 sind Mangelware. Die letzten kalibrierten
Beobachtungen stammen aus dem Jahre 1980 und wurden von Blair et al.(1983) beschrie¬
ben. Ein Vergleich mit unseren Daten zeigt, dass alle Rekombinationslinien gleich stark
gebheben sind (relativ zu Eß) oder nur wenig stärker wurden. Im Gegensatz dazu wurden
aber einige stossangeregten Linien wie [Olli] markant schwächer. IUE-Beobachtungen
zeigen grosse periodische Veränderungen in den Emissionslinien mit einer Periode von 960

Tagen (siehe Fig. 2.4).

9.3.2 Diagnostische Diagramme für HMSge und V1016 Cyg

Die reichen Emissionslinien-Spektren von HMSge und V1016 Cyg bieten verschiedene
Möglichkeiten zur Bestimmung der Nebelparameter Te und Ne. Die verwendeten Linien¬
verhältnisse sind in Tabelle 9.4 zusammengefasst. Wir haben die Linienverhältnisse nach
den Ionisationsenergien der betreffenden Ionen geordnet. Mit Hilfe der Ionisationsstruk¬
tur-Rechnungen von Nussbaumer und Schild (1981) unterscheiden wir zwischen verschie¬
denen Emissionsgebieten:
(a) die Übergangszone zwischen dem neutralen und dem ionisierten Gebiet: Sil, Sill und

CII
(b) die He+-Zone und der Rand der He+2-Zone: Hel, Nil, Süll, Olli und NelV
(c) die He+2-Zone: NeV, FeVI und FeVII.

Jedes Linienverhältnis definiert eine Kurve im Te-\ogNe Diagramm oder im diagno¬
stischen Diagramm (Figur 9.2a,b). Zur Berechnung dieser Kurven haben wir die Gleichge-
wichts-Niveaubevölkerung für alle tiefliegenden Niveaus eines Iones berechnet. Zusätzlich
wurde angenommen, dass die Parameter Ne und Te im ganzen Gebiet, wo das betreffende
Ion vorkommt, konstant sind. Die atomaren Daten stammen grösstenteils aus der Liste
von Mendoza (1983).

Die Nebelparameter aus den Hel Linien wurden mit dem Programm berechnet, das
in Kapitel 7 beschrieben ist. In Emissionsnebeln mit Ne k 104cm~3 ist das Hel Niveau
23S wegen seiner hohen (Meta)-Stabihtät hoch bevölkert. Von diesem Niveau aus wer¬

den nun die Hel Rekombinationshnien durch Stösse verstärkt und zwar hauptsächlich in
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Tabelle 9.4: Entrötete Linienverhältnisse für diagnostische Diagramme
Linienverhältnis HMSge V1016 Cyg HBV475

(a) Sill 1533/1815(3) - 0.36 -

Sil 4068,76/6716,31 15 9.2 —

CII 1335(2)/2325(5) - 0.14 —

(b) NU5755/6548,84 0.66 0.29 -

Süll 1206/1892 - 0.20 -

Hel 5876/6678 4.1 5.4 1.4
Olli 4363/4959,07 0.17 0.13 0.094:
Olli 1661,66/4363 1.2 2.7 61:
NelV 1601(2)/2423,25 2.1 1.6 —

(c) FeVI 5176/5678 4.0 5.0 -

FeVI 3663/5146 1.1 0.78 —

FeVII 3586/5721 0.98 1.1 2.0
FeVII 5158/5721 0.23 0.28 0.60
NeV2975/3426 0.018 0.023 —

¦ ¦ I
I Ilog N, ¦ ¦ ¦ ¦

log Ne
7.2

8.8 FeVIFeVI7.0
3.8

NeVB.B FeVIFeVII eVII8.4-

NeVB.6 FeVIIFeVII B.Z Nil
8.4- S1IH8.0

FeVI NelVNelV8.2
5.8 HelOlli

OlliHel OlliB.O Olli5.8
nii

5.8
5.4

5.0 Sil 5.2
SlIICII

5.4
5.0 l i i i n i l < l i i l ¦ i i ¦ I ¦ ¦ ¦ ' i ¦ '

10000 20000 30000 40000I i i i i i i i i i i i ¦ i i i i ¦ i i I i ¦ ¦ ' I ' ' ' '

10000 15000 20000 25000 30000 35000 T

Fig. 9.2: (a) (links) Diagnostisches Diagramm für HMSge. Jedes Linien¬

verhältnis in Tabelle 9.4 wird durch eine Linie dargestellt, entlang derer das

Verhältnis dembeobachteten Wert entspricht. Alle verwendeten Linien mit Aus¬

nahme von Hel sind stossangeregt (siehe Text). Punkte bezeichnen Schnittpunkte
mit kleinern Unsicherheiten, (b) (rechts) Dasselbe wie Fig. 9.2a für V1016 Cyg.

Abhängigkeit von der Nebeltemperatur (Clegg, 1987). Weil die Stossanregung für Hel
A5876 effektiver ist als für Hel A6678 wird das Linienverhältnis A5876/A6678 grösser für
höhere Temperaturen Te. Die Hel Linienverhältnisse in Tabelle 9.4 sind korrigiert für den
spektral nicht aufgelösten Beitrag von Hell A6683.
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Fig. 9.3: Elektronendichte Ne als Funktion des Ionisationspotentials IP für (a)
HMSge und (b) V1016 Cyg. Die Elektronendichten stammen von den Schnitt¬
punkten in Fig. 9.2. Die senkrechten Fehlerbalken entsprechen den Fehlern, falls
die entsprechenden Linienverhältnisse um10%variiert werden. Die waagrechten
Balken überdecken den IP Bereich des emittierenden und des nächst tieferen Ioni¬
sationszustandes. Ausgezogene Kreuze basieren nur auf Elektronentemperaturen
Te von stossangeregten Linien, während bei gestrichelten Kreuzen Te vom Hel
Verhältnis A5876/A6678 stammt.
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Fig. 9.4: Dasselbe wie in Fig. 9.3 für Elektronentemperaturen Te; (a) HMSge,
(b) V1016 Cyg.
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Schnittpunkte in den Figuren 9.2a,b zwischen Ionen derselben Gruppe sind durch
Punkte und Kreise gekennzeichnet. Punkte bezeichnen Schnittpunkte von zuverlässigen
Linienverhältnissen. Das heisst: sie zeigen eine starke Abhängigkeit von den Nebelparame¬
tern Ne und/oder Te und wurden aus starken Linien bestimmt. Weniger zuverlässig sind
die eingekreisten Schnittpunkte. Diese würden ihren Ort im diagnostischen Diagramm
stark ändern, falls die verwendeten Linienverhältnisse innerhalb der Messunsicherheit va¬

riiert werden.
Die Figuren 9.3 und 9.4 zeigen die Dichte- und Temperaturstruktur in HMSge und

V1016 Cyg als Funktion des Ionisationspotentials. Beide Nebel, HMSge und V1016 Cyg,
zeigen hohe Dichten für hohe lonisationspotentiale. Bemerkenswert ist die Übereinstim¬
mung in ihrer Dichtestruktur. Sie unterscheiden sich aber darin, dass HMSge eine etwa

50%höhere Nebeldichte besitzt. Die Temperatur nimmt in beiden Objekten von hohen zu

tiefen Ionisationszuständen ab, wie das aus Modellrechnungen zu erwarten war. In beiden

Objekten besteht eine grosse Differenz für die Temperatur Te, je nachdem, ob sie aus stos¬

sangeregten Olli Linien oder aus Hel Rekombinationslinien bestimmt wurde. In V1016
Cyg ist Te(OIII) sogar vergleichbar mit Te(NeV), obwohl Modehrechnungen (Nussbaumer
und Schild, 1981) eine viel höhere Temperatur in der Ne+4 Region voraussagen, verghchen
mit der Temperatur in der 0+2 Region. Wie können diese unerwarteten Ergebnisse inter¬

pretiert werden? Die verwendeten Emissionshnien stammen ja aus dem gesamten Bereich
des Nebels, wo das entsprechende Ion vorkommt. Stossangeregte Linien gewichten stark
Gebiete mit hohen Temperaturen und hohen Dichten, falls Stossabregung nicht wichtig
ist. Te(OIII) entspricht daher Gebieten mit hohen Temperaturen, während Te(HeI) eher
der mittleren Temperatur im Nebel entspricht. Trotzdem scheint die Differenz zwischen
Te(OIII) und Te(HeI) in V1016 Cyg zu gross zu sein, umausschliesslich Temperaturunter¬
schieden im Nebel zugeschrieben werden zu können. Als Alternative könnten Gebiete mit
verschiedenen Dichten zu den Olli Linien beitragen. Es ist zum Beispiel möghch, die be¬
obachteten Olli Linienverhältnisse in V1016 Cyg aus zwei Gebieten mit Ne « 3 • 105cm~3
und ta 3 • 107cm~3 mit derselben, relativ tiefen Temperatur von Te = 25000K zu kon¬
struieren. Derselbe Effekt ist in den Olli Linien von HBV475 viel offensichtlicher (siehe
nächster Abschnitt).

9.3.3 Nebelparameter für HBV475

Das optische Spektrum von HBV475 zeigt neben den üblichen Rekombinationslinien von

Wasserstoff und Helium zahlreiche schwache Fell Linien. Von den Emissionslinien, die zur

Bestimmung der Nebelparameter in HMSge und V1016 Cyg verwendet wurden, können
nur wenige in HBV475 beobachtet werden. Es scheint, dass die verbotenen Linien durch
Stossabregung stark unterdrückt sind. Für eine Dichteabschätzung können wir die Linien
von [NeV] A3426, [FeVII] A6087 und [MgV] A2783 benützen. Die kritischen Dichten für
diese Linien sind:

Nc = 2 • 107cm"3 für [NeV] A3426,
Nc = 4 • 107cm-3 für [FeVII] A6087,
Nc = 2 • 108cm-3 für [MgV] A2783.

Die entsprechenden, entröteten Linienflüsse (relativ zu Eß) in HBV475 betragen nur

15%, 27% und 42% der Linienflüsse in V1016 Cyg (Tabelle 9.3). Die Resonanzhnien CIV,
NV oder die Ramangestreute Emissionen bei AA6825, 7082, die allesamt nicht durch
Stossabregung beeinträchtigt werden, sind in HBV475 gleich stark oder sogar stärker,
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verglichen mit V1016 Cyg. Wir schliessen daraus, dass in HBV475 mindestens [NeV] und

[FeVII] stossabgeregt sind. Dies deutet auf eine Elektronendichte von Ne k 108cm~3 in

der hochionisierten Zone hin.
Linien, die durch dielektronische Rekombination gebildet werden (Storey, 1981), kön¬

nen für eine Temperaturabschätzung in HBV475 benützt werden. Die Rekombinations¬
hnie eines Ions X+m stammt aus derselben Region, wie eine stossangeregte Linie des
Ions X+m+1. Weil in HBV475 keine dielektronische Rekombinationslinien sichtbar sind,
können nur untere Grenzen für die Linienverhältnisse angegeben werden. Mit den Re¬
kombinationskoeffizienten von Nussbaumer und Storey (1984), erhält man damit untere
Grenzen für die Elektronentemperatur:

F(NV A1240)/F(ND7 A1718) > 20 oder Te > 13000 K,
F(CTV A1549)/JF(CIIIA2297) > 20 oder Te > 10500 K,
F(CIIIA1909)/F(CIIA1335) > 5 oder Te > 10000 K.
Wennmandieselbe Analyse wie im vorigen Kapitel auf die Olli Linien von HBV475

anwendet, erhält man die formale Lösung Te = 6500K, Ne = 3 • 1010cm"3. Diese Tem¬
peratur ist im Widerspruch mit den nicht beobachteten, d.h. sehr schwachen UV-Linien,
die durch dielektronische Rekombination entstehen. Für solch tiefe Temperaturen soll¬
ten nämlich die Rekombinationshnien CHI A2297 oder CII A1335 etwa dieselbe Intensität
besitzen, wie die stossangeregten Linien CIV A1549 oder CHI] A1909.
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Fig. 9.5: Theoretische Olli Linienverhältnisse als Funktion der Elektronendichte
und -temperatur. Beobachtete Werte für HBV475 sind durch gestrichelte Linien

eingezeichnet. Die Beobachtungen lassen darauf schliessen, dass zwei verschiedene

Gebiete zur Olli Emission beitragen.
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Ändert manden Rötungsparameter auf c = 0.5, entsprechend der interstellaren 2200Ä
Absorption, so ändert nur die Dichte um einen Faktor 3. Eine möghche Lösung des
Olli Problems ist in Figur 9.5 dargestellt. Eingezeichnet sind Olli Linienverhältnisse als
Funktion der Dichte. Man sieht, dass für tiefe Dichten F(A4363) ta F(A1661 + A1666)
und für hohe Dichten F(A4363) « F(A4959 + A5007) gilt. Die gestrichelten Linien geben
die beobachteten Linienverhältnisse in HBV 475 an. Aus Figur 9.5 folgt, dass [Olli]
AA4959, 5007 hauptsächlich in einem Plasma mit Ne £ 3 • 106cm-3 emittiert wird und

Olli] AA1661, 1666, dort wo Ne k 3 • 109cm~3. Aus Gebieten mit mittleren Dichten,
kann kein grösserer Beitrag der beobachteten Olli Linien stammen, weil dies eine viel
stärkere [Olli] A4363 Emission zur Folge hätte. Aus den berechneten Emissivitäten und
den beobachteten Flüssen kann die Grösse dieser beiden Regionen abgeschätzt werden. Es
folgt, dass die AA4959, 5007 Emission aus etwa einem 104 mal grösseren Gebiet stammt als
die UV-Emission AA1661, 1666. Auch bezüghch der Masse stellt die Region mit niederer
Dichte den grösseren Anteil dar.

9.4 Helium Häufigkeiten in HMSge, V1016 Cyg und HBV475

Die Bestimmung der He Häufigkeit in Gasnebeln mit kleiner Elektronendichte, wie in HII

Regionen, ist relativ einfach, weil dort die sogenannten "case B" Bedingungen für die Re¬
kombinationslinien gut erfüllt sind. Doch schon bei etwas höheren Dichten, wie etwa in
Planetarischen Nebeln, muss Stossanregung aus dem He° Niveau 23S berücksichtigt wer¬

den (Ferland, 1986; Peimbert und Torres-Peimbert, 1987; Clegg, 1987). Unsere Objekte
haben noch höhere Dichten und eine grosse Anzahl von zusätzhchen Prozessen können die
Rekombinationshnien von HI, Hel und Hell beeinflussen.

9.4.1 Strahlungstransport-Prozesse

Die hohe Stabilität (oder Metastabilität) der 2S Niveaus in HI, Hel und Hell verursa¬

chen hohe optische Dicken in den entsprechenden Emissionshnien. Dies führt bei den
Rekombinationen in hohe Niveaus zu einer Änderung der Rekombinationskaskaden. In
den folgenden Abschnitten überprüfen wir die Wichtigkeit solcher Prozesse für die beob¬
achteten physikalischen Bedingungen in HMSge, V1016 Cyg und HBV475.

Wasserstoff
Die Linienprofile von Ha in Symbiotischen Sternen zeigen oft ein starkes zentrales Mi¬

nimum, was auf Absorptionseffekte in den Balmer-Linien hindeutet (Oliversen und An¬

derson, 1982a; Tamura, 1988). Es bestehen noch zusätzliche Hinweise darauf, dass die
Intensitäten der Balmer-Linien in unseren drei Objekten von der reinen "case B" Theorie
abweichen. So sind die entröteten Linienverhältnisse Ea/Eß in HBV475 und V1016 Cyg
viel zu gross, was auch in einem kleineren Masse für HMSge gilt. Die Linienverhältnisse

Eß/FS deuten ebenfalls in diese Richtung. Aus den IR-Spektren (Fig. 9.6) erhält mandie
Linienverhältnisse F(P6)/F(?ia) (Pia = Hell A10125) für HMSge 0.49, für V1016 Cyg
0.70 und für HBV475 0.96. Mit Hilfe der optischen Linien Eß und Hell A4686 kann das

Wasserstoff Linienverhältnis F(Eß)/F(PS) hergeleitet werden unter der Annahme, dass
die Hell Linien entsprechend der "case B" Rekombinationstheorie emittiert werden. Man
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erhält die H/?/P£-Verhältnisse von 11.6, 10.6 und 5.9 für HMSge, V1016 Cyg, respektive
HBV475. Diese Methode hat den Vorteil, weitgehend unabhängig von der interstellaren
Extinktion zu sein. Die so bestimmten Linienverhältnisse F(Eß)/F(P6) sind eindeutig
tiefer als das theoretische Verhältnis 19.7 (Ne = 106cm-3, Te = 20000K, Hummerund
Storey, 1987). Das theoretische Verhältnis ändert nur wenig mit den Nebelparametern.
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Fig. 9.6: INT-Spektren vom nahen IR mit den Linien PS und Hell Pia.

Wir können für die Balmer-Linien die optische Dicke im Linienzentrum abschätzen,
die vorhanden sein muss, umdie beobachteten Eß/YS Linienverhältnisse in HMSge und
V1016 Cyg zu erklären. Für eine einfache Abschätzung genügt es, die Tabellen von Ca-
priotti (1964) für die Umverteilung der Balmer-Linien und für die Erzeugung von Paschen-
Linen zu verwenden. Man erhält die optische Dicke T0(Eß) ta 4 (oder r0(Ha) ta 30) für
die beobachteten Linienverhältnisse in HMSge und V1016 Cyg. In diesem Fall wird Eß
um etwa 35% geschwächt und PS um 5% verstärkt, verghchen mit den reinen (case B)
Rekombinationsemissivitäten. Das resultierende Linienverhältnis F(Ea)/F(Eß) = 4.82
ist grösser als der beobachtete Wert in HMSge, stimmt aber gut für V1016 Cyg.

In Emissionsnebeln mit hohen Dichten Ne > 107cm~3 kann sogar die Population
von 2P wichtig werden für die optische Dicke der Balmer-Linien. Voraussetzung ist aber,
dass die Lya Photonen sehr oft gestreut werden, bevor sie entweichen oder zerstört wer¬

den. Nach Capriotti (1964) ist das Populationsverhältnis JV(2P)/iV(2S) proportional zur

Nebeldichte (Ne ta Np) und proportional zur mittleren Anzahl Streuungen Q der Lya
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Photonen:

N{2b) A2p,is
Diese Gleichung gilt für H+ (Z = 1) wie auch für He+2 (Z = 2). Das Verhältnis zwischen

Kolhsionsübergängen 2S - 2P und Strahlungsabregung

92S,2pM2p,is«5-10-13Z-6
ist von Hummerund Storey (1987, eq.23; siehe auch Korrektur in Storey und Hummer,
1988, eq.2). Für Nebeldichten Ne ta 106cm-3, wie in HMSge und V1016 Cyg, muss die
mittlere Anzahl Lya Streuungen Q k IO6 sein, damit eine signifikante Niveaubevölkerung
für 2P erzeugt wird. In strahlungsbegrenzten Nebeln ist ja die typische optische Dicke
im Linienzentrum von Lya r0(Lya) ta IO4 und Q ta r0ln(r0) « IO5. Eine realistischere
Behandlung würde auch Zerstörungsprozesse für Lya Photonen einschliessen, wie etwa

Absorption durch Staubteilchen oder Ionisation von Metallen. Dies würde die Anzahl
Streuungen Q verkleinern. Für HMSge und V1016 Cyg nehmen wir deshalb an, dass
iV(2S) > iV(2P) gilt, und dass nur die Niveaubevölkerung von 2S zur optischen Dicke der
Balmer-Linien beiträgt. In HBV475 könnte aber Selbstabsorption durch beide Niveaus
2S und 2P verursacht werden.

Zusammenfassend muss geschlossen werden, dass die Balmer-Linien in allen drei Ob¬
jekten durch Selbstabsorption beeinfiusst werdenund deshalb nur bedingt für Häufigkeits¬
bestimmungen benützt werden sollten. Da aber Selbstabsorption proportional zur Oszil-
latorenstaärke ist, können möglicherweise Balmer-Linien aus höheren Niveaus verwendet
werden, bei denen dieser Effekt nur vermindert auftritt.

Helium
Die Hell A1640 Linienprofile zeigen keine Absorptionen in unseren drei Objekten. Dar¬
aus kann geschlossen werden, dass die beobachteten Hell Linien nicht oder nur wenig
durch Selbstabsorption beeinfiusst werden. Diese Interpretation wird unterstützt durch
die gemessenen Hell Linienverhältnisse, die mit den theoretischen "case B" Werten gut
übereinstimmen. Die Linie Hell A4686 würde nämlich besonders verstärkt, falls die n - 2
Serie in Hell optisch dick wäre. Auch Veränderungen durch die HI Lya - Hell (4-2)
Fluoreszenz könnte durch einen solchen Vergleich entdeckt werden.

In Hel sind die Übergänge rc3P-23S optisch dick, als Folge der hohen Bevölkerung des
metastabilen Niveaus 23S. Dies führt zu einer Verstärkung von alternativen Zerfallsrouten
(Robbins, 1968). Die Hel Linien A4471, A5876 und A6678 werden aber durch diesen Effekt
kaum beeinfiusst. Aber in sehr dichten Nebeln, wie in HBV475, wo Stossanregung von Hel
Linien ein dominanter Prozess wird, müssen solche und andere optisch dicke Übergänge
für die Interpretation der Hel Linien berücksichtigt werden (siehe Abschnitt 9.4.2).

9.4.2 Stossanregung

Wasserstoff
Umzu überprüfen, ob Stossübergänge 1 -> 2,3 oder 2 -»¦ 3 wichtig sind, für die Was¬
serstofflinien, verwenden wir die entsprechenden Tabellen in Hummerand Storey (1987).
Wir betrachten zuerst Stossübergänge aus dem Grundzustand. Damit Stossanregung etwa
10% der totalen Bevölkerung der Niveaus n = 2 oder n = 3 ausmacht, muss das Ionisa¬
tionsverhältnis N(ls)/N(E+) ta 5 • 10~5 sein. Dieser kritische Wert ist abhängig von den
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Nebelparametern, für die wir diejenigen von HMSge und V1016 Cyg verwendet haben.
Die genaue Bestimmung des Verhältnisses N(ls)/N(E+) verlangt detailierte Modellrech¬
nungen der Ionisationstruktur. In typischen Modellrechnungen ist JV(H°)/iV(H+) ^ IO"5,
und die Stossübergänge aus dem Grundzustand sind damit vernachlässigbar.

Damit Stossübergänge 2—^3 zehn Prozent zur Bevölkerung von n = 3 beitragen,
muss die Elektronendichte etwa Ne ta IO6 cm-3 sein. Dieser Wert trifft aber nur zu, falls
die Verlustrate der Lya Photonen gleich null ist (ß = 0). In strahlungsbegrenzten Nebeln
mit einer optischen Dicke von r ta 1 im Lyman-Kontinuum ist r « IO4 für die Lya Linie.
Die Lya Verlustrate wird damit ß ta l/(r -lnr) « 10~5, und die oben angegebe kritische
Elektronendichte muss mit einem Korrekturfaktor 14-2.3108-/? ta 103 multipliziert werden
(siehe Hummerund Storey, 1987), was N*rii ta 109cm~3 ergibt. Es ist deshalb für die
Nebel in HMSge und V1016 Cyg vernünftig anzunehmen, dass Stossübergänge 2 -? 3

vernachlässigbar sind.

Helium
Schon für Elektronendichten Ne ta 104cm~3, wie sie in Planetarischen Nebeln typisch
sind, muss Stossanregung für Hel berücksichtigt werden (siehe z.B. Clegg, 1987). Der 23S
Zustand ist hoch metastabil, und Stösse aus diesem Niveau verstärken unter anderem die
Hel Linien A4471, A5876 und A6678. In symbiotischen Nebeln mit ihren hohen Dichten
sind solche Prozesse offensichtlich von noch grösserer Bedeutung.

Für Emissionsnebel mit Ne ta 106cm~3, wie in HMSge und V1016 Cyg, können noch
dieselben Methoden wie für Planetarische Nebel angewandt werden. Die Hel A4471 Linie
ist aber problematisch für Häufigkeitsbestimmungen, weil bis jetzt noch keine guten Kolli¬
sionsstärken ti für den Übergang 23S-43D berechnet worden sind. Für die Stossanregung
der Hel Linien A5876 und A6678 sind zum Glück gute atomare Daten vorhanden (Berring-
ton und Kingston, 1987). In Clegg (1987) findet man Formeln für das Verhältnis zwischen
dem Stossbeitrag und dem Rekombinationsbeitrag C/R zu allen 3 Linien als Funktion
von Ne und Te. Der zusätzhche Beitrag der Stossanregung zur Rekombinations-Intensität
kann damit bestimmt werden, falls die Nebelparameter bekannt sind. Wir verwendeten
Clegg's Formeln zur Berechnung von (C/ä)a447i (Tabelle 9.5).

Zur Bestimmung der Stossanregung von Hel A5876 und A6678 verwendeten wir aber
einen anderen, mehr empirischen Ansatz. Die oberen Niveaus dieser beiden Übergänge,
33D und 31D, haben beinahe dieselbe Anregungsenergie. Deshalb hat die Stossanregung
eine ähnliche Temperaturabhängigkeit für beide Linien und, das Verhältnis ist praktisch
ausschliesslich bestimmt durch die Kollisionsstärken:

Ca5876/Ca6678 « ft(23S - 33D)/J2(23S - 3aD)
Es folgt, dass die Stossbeiträge zu diesen Hel Linien recht genau aus dem Flussverhältnis
.F(A5876)/.F(A6678) bestimmt werden können. Dieses Verhältnis nimmt nämlich zu, vom

reinen Rekombinationswert 3.5 zu höheren Werten, proportional mit der Anzahl Stösse
aus dem Niveau 23S. Ist Ne £ 107cm-3, so sind Stösse aus anderen Hel Niveaus ver¬

nachlässigbar für die Emissivität dieser Hel Linien (Kapitel 7; Schmid, 1990), und es gilt:

(C/R)XSS76 « 3 • (C/R)X667&.

Diese Relation hängt nur wenig (entsprechend dem Verhältnis der ft's) von Te ab und ist

unabhängig von der Bevölkerung des metastabilen Niveaus 23S. Das Verfahren ist deshalb
auch richtig, falls Photoionisation oder ein anderer Prozess das Niveau 23S entvölkert
(siehe Clegg und Harrington, 1989). Aus den beobachteten Linienverhältnissen 4.1 in HM
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Tabelle 9.5: C/R Verhältnisse für die Anre¬

gung von Hel Linien.

Hel Linie HMSge V1016Cyg
A4471
A5876
A6678

0.14
0.27
0.093

0.56
1.11
0.37

Sge und 5.4 in V1016 Cyg bestimmten wir die restlichen C/R Verhältnisse von Tabelle
9.4. Mit Cleggs Formeln erhält man etwa dieselben Resultate.

Die beobachteten hohen Nebeldichten in HBV475 verlangen, dass neben Stossanre¬
gung auch Strahlungstransport-Prozesse für die Interpretation der Hel Linien berücksich¬
tigt werden (z.B. Feldman und MacAlpine, 1978; Almog und Netzer,1989). Diese Prozesse

hängen von der Bevölkerung beider metastabilen Niveaus 23S und 2*S ab, welche ihrer¬
seits von der Bevölkerung des Grundzustandes, beziehungsweise von der optischen Dicke
in den Hel Lyman-Linien abhängen. Ohne detaillierte Rechnungen ist es sogar schwierig
zu entscheiden, ob die Emissivität in Hel A4471 verstärkt oder geschwächt wird. Eine
Interpretation von anderen beobachteten Hel Linien scheint nicht einfacher zu sein. In
Anbetracht dieser Schwierigkeiten sollten He/H Häufigkeitsverhältnisse für Objekte mit
solch hohen Dichten sehr vorsichtig interpretiert werden. Weitere Untersuchungen sind
nötig, umzuverlässige Resultate zu erhalten.

9.4.3 He/H Häufigkeiten

Im Gegensatz zu früheren Arbeiten zur Bestimmung der He Häufigkeit in Symbiotischen
Sternen wählen wir ein Verfahren, das Stossanregung von Hel 23S und Selbstabsorption in
den Balmer-Linien berücksichtigt. Wie schon in Abschnitt 9.4.1 gezeigt wurde, führt die
Benützung von Eß zu fehlerhaften Häufigkeitsbestimmungen. Zur Veranschaulichung sind
in Tabelle 9.6 die Ionenverhältnisse y++ = N(Ee+2)/N(E+) aufgelistet, die manaus Hell
A4686 relativ zu verschiedenen Balmer-Linien und aus Hell A10125 (Pia) relativ zu PS
erhält. Die Hell Beiträge zu den Balmer-Linien wurden berücksichtigt. Man beobachtet
in HMSge und HBV475 eine wesenthche Abnahme von y++ für höhere Balmer-Linien,
wie man das im Falle von Selbstabsorption in den tieferen Balmer-Linien erwartet. In
HMSge stimmt das Verhältnis JV(He+2)/iV(H+) aus der Hell A4686 und der höchsten
Balmer-Linie H9 mit demjenigen aus den IR-Linien Pia und PS überein.

Die Resultate für V1016 Cyg sind weniger eindeutig. Alle Balmer-Linien ergeben
dasselbe Ionenverhältnis iV(He+2)/iv"(H+) = 0.05, während aus Pia/PS der viel tiefere
Wert 0.027 folgt. Ein zusätzhches Spektrum, aufgenommen von Ian Griffin (UCL) mit
dem INT, gibt denselben tiefen Wert für alle messbaren Paschen-Linien in V1016 Cyg.
Eine ähnliche Abweichung steht manauch in HBV475 fest. Berücksichtigt manden hohen
Ionisationsgrad dieser beiden Nebel, so sind die tiefen j/++-Verhältnisse aus den IR-Linien
sehr überraschend. Benutzt man diese Ionenverhältnisse, erhält man He/H Häufigkeiten
weit unter dem solaren Wert. Es scheint deshalb, dass entweder die Hell Pia Linien
geschwächt oder die Paschen-Linien verstärkt werden durch einen unbekannten Prozess.
Im folgenden benützen wir die iV(He+2)/JV(H+) Verhältnisse aus den Hell A4686 und H9
Linien. Diese Wahl ist etwas willkürlich, solange die IR-Linienflüsse nicht verstanden sind.
Wir benützen deshalb in Tabelle 9.6 Klammern für diese beiden Objekte.
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Das y+ = N(Ee+)/N(E+) Verhältnis kann aus den Hel Linien A4471, A5876 und
A6678 bestimmt werden. In HMSge kann H9 als Wasserstoff Referenzlinie verwendet
werden. Aber für V1016 Cyg brauchen wir Hell A4686 und berechnen das Verhältnis
y' = JV(He+)/iV(He+2). Die bestimmten Häufigkeiten sind in Tabelle 9.6 aufgelistet.
Korrekturen für Stossanregung von Hel Linien in HMSge und V1016 Cyg wurden ent¬

sprechend der Tabelle 9.5 gemacht. Es ist zu beachten, dass die Hel A6678 Linie vermischt
ist mit Hell A6683 Linie, die etwa 10% des gesamten Flusses ausmacht. Wegenden un¬

gelösten Problemen mit den Hel Linien in dichten Nebeln konnten wir für HBV475 kein
j/'-Verhältnis bestimmen.

Tabelle 9.6: Helium Häufigkeiten aus verschiedenen Li¬
nienverhältnissen
Linienverhältnis HMSge V1016 Cyg HBV475

y++ = N(Ee+2)/N(E+)
Hell 4686/H/3 0.064
Hell 4686/H7 0.056
Hell 4686/H£ 0.051
Hell 4686/H9 0.041

H PÄ/Hell Pia 0.039

y++ 0.041

0.050
0.048
0.048
0.049

0.029

(0.049)

0.073
0.074
0.069
0.057

0.021

(0.057)
y' = N(Ee+)/N(Ee+2)
Hel 4471/HeII 4686 1.17
Hel 5876/HeII 4686 1.14
Hel 6678/HeII 4686 1.16

y' 1.16

0.77
0.67
0.73

0.72

—

N(Ee)/N(E) 0.089 (0.084)

Zusammenergeben die Verhältnisse y++ und y' in HMSge und V1016 Cyg He/H
Häufigkeiten, die sehr nahe beim solaren Wert liegen. Vorallem scheint der Wert für
HMSge sehr zuverlässig zu sein. Bei V1016 Cyg besteht noch eine gewisse Unsicherheit
wegen den IR-Linien. Trotzdem kann aber geschlossen werden, dass in diesem Objekt die
He/H Häufigkeit nicht weit über dem Sonnenwert liegt, wie oft für Symbiotische Sterne
angenommenwurde. Obwohl in HBV475 die He Häufigkeit nicht bestimmt werden konnte,
scheint auch in diesem Objekt keine grosse He Überhäufigkeit vorhanden zu sein. Diese
Hypothese wird unterstützt durch das Ionenverhältnis y++, das recht tief ist für einen
solch hoch ionisierten Nebel.

9.5 Häufigkeiten schwerer Elemente

Relative Häufigkeiten zwischen schweren Elementen können durch Vergleich von Emis¬
sionslinien bestimmt werden, die aus demselben Gebiet stammen. In hochionisierten und
dichten Nebeln ist zum Beispiel die Ionisationsstruktur von Helium gut bestimmt durch die
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Strömgrenradien von He+2 und von H+. Deshalb ist es von Vorteil, Ionen zu vergleichen,
die entweder nur in der He+2- oder He+2-Zone vorkommen.

Weil die untersuchten Objekte grosse Gradienten in ihren Nebelparametern zeigen,
sollten die verwendeten Emissionslinien zusätzlich etwa dieselbe Dichte- und Temperatur¬
abhängigkeit besitzen. Aus diesem Grund vermeiden wir einen Vergleich zwischen stoss¬

angeregten Linien und Rekombinationslinien. Wir versuchen auch stossangeregte Linien
zu vergleichen, die etwa dieselbe Anregungsenergie besitzen und kritischen Dichten für
Stossabregung haben, die grösser sind als die beobachteten Nebeldichten.

9.5.1 Kohlenstoff, Stickstoff, Sauerstoff

In Nussbaumer et al.(1988) und in Kapitel 8 wurden die C/N und 0/N Verhältnisse
für 24 Symbiotische Sterne mit Hilfe der starken UV-Linien CHI], CIV, NIII], NIV] und
Olli] bestimmt. Dort wird auch darauf hingewiesen, dass die Emissivitäten dieser Linien
eine ähnliche Abhängigkeit von den Nebelparametern haben. In jener mehr statistischen
Untersuchung wurden die Parameter Te = 12000K und Ne = 109cm~3 für alle Sym¬
biotischen Sterne verwendet. Umetwas genauere Werte zu erhalten, berechnen wir noch
einmal diese Häufigkeitsverhältnisse für HMSge und V1016 Cyg mit den Nebelparametern
Ne = 106cm~3 und Te = 20000K und den entröteten Linienflüssen aus Tabelle 9.3. Mit
Hilfe desselben Computerprogramms und denselben atomaren Daten wie in in Kapitel 8
erhält mandie C/N und 0/N Werte in Tabelle 9.7 für HMSge und V1016 Cyg. Wir wie¬
derholten diese Analyse ebenfalls für HBV475 mit den Linienflüssen aus Tabelle 9.3 aber
mit denselben Nebelparametern wie in Kapitel 8. Die neuen Häufigkeitsverhältnisse unter¬
scheiden sich umetwa 30%oder weniger von denjenigen in Kapitel 8 und sind verträglich
mit den dort erwarteten Fehlern.

Wegen den Temperaturgradienten in den betrachteten Nebeln bestimmen wir die
Häufigkeitsverhältnisse zwischen Elementen mit Z > 2 und Hehumnur aus Rekombina¬
tionslinien. In unseren Spektren können die Rekombinationslinien CIV AA5801, 5812,
CIV A4658 und OV A1371 identifiziert werden. Betrachtet man die Rechnungen für
die Ionisationstruktur von Symbiotischen Sternen (oder Nussbaumer und Schild, 1981;
Hayes und Nussbaumer, 1986), so können die folgenden Beziehungen für die He+2-Zone
abgeleitet werden.

N(C+i) „ iV(He+2) „ iV(Q+5) < N(Ee+2)
N(C)

~

JV(He) JV(O) JV(He)
Durch einen Vergleich der CIV Linien AA5801, 5812 und A4658 und mit Hell A4686

und den Rekombinationskoeffizienten von P. Storey (persönliche Mitteilung) können die
relativen Häufigkeiten C/He bestimmt werden. Für AA5801, 5812 benützen wir die "case
B" Koeffizienten unter der Annahme, dass die Übergänge zum Grundzustand in CIV
optisch dick sind. Die erhaltenen C/He Werte sind in Tabelle 9.7 angegeben. Natürlich
ist nicht genau klar, wie gut die "case B" Bedingungen erfüllt sind. Da die Nebeldichte
in HBV475 amhöchsten ist, wird dort "case B" wohl amehesten zutreffen. Andererseits
zeigt HMSge grosse Linienbreiten, was eine kleinere optische dicke in den Linien ergibt.
Jedenfalls können die bestimmten C/He Häufigkeiten als untere Grenzen benützt werden.

Leider ist die CIV A4658 Linie in HMSge und V1016 Cyg vermischt mit [Felll] A4658.
Der Felll Beitrag kann aber mit Hilfe der schwachen Linie [Felll] A4755 abgeschätzt wer¬

den, da diese dasselbe obere Niveau wie [Felll] A4658 besitzt. Nach Rechnungen von
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Garstang et al.(1978) ist das relative Felll Linienverhältnis A4658/A 4755 = 5.6. In den
Spektren von HMSge und V1016 Cyg schätzen wir den Felll Beitrag zu A4658 auf min¬
destens 30%. In HBV475 scheint die CIV A4658 Linie mit anderen schwachen Linien
vermischt zu sein. Wir bestimmen hier eine obere Grenze für die CIV Linie. Weil wir
die CIV Linie in allen drei Objekten eher überschätzt haben, können wir die abgeleiteten
C/He Werte in Tabelle 9.7 als obere Grenzen betrachten.

Die OVA1371 Linie im UVentsteht durch dielektronische Rekombination und kann
mit der Rekombinationslinie Hell A1640 verglichen werden. Aus den gemessenen Linien¬
flüssen und den atomaren Daten von Nussbaumer und Storey (1981) und Hummerund
Storey (1987) erhalten wir folgende 0+5/He+2 Ionenverhältnisse: 5.6 • 10~3 für HMSge,
5.5 • 10"3 für V1016 Cyg and 8.6 • 10"3 für HBV475. Da aber nicht nur 0+5 sondern auch
0+4 und 0+3 Ionen in der He+2-Zone vorkommen, können nur untere Grenzen für die
O/He Verhältnisse angegeben werden. Verwendet mannoch die früher bestimmten relati¬
ven C/O Häufigkeiten, erhält maneine zusätzliche untere Grenze für das C/He Verhältnis
(Tabelle 9.7).

In V1016 Cyg definieren die Rekombinationslinien von CIV und OVrecht enge Gren¬
zen nahe dem solaren Wert für das C/He Häufigkeitsverhältnis. In HMSge und HBV
475 sind die möglichen Bereiche etwas grösser, und wir verwenden im folgenden den Wert
C/He= 8 • 10-3 für beide Objekte

Tabelle 9.7: Häufigkeitsverhältnisse (Teilchenhäufigkeiten) in Symbiotischen Novae. Die
solaren Werte sind von Grevesse (1984).

HMSge V1016 Cyg HBV475 solar Kommentar

He/H 0.089 0.084: — 0.10

C/N 0.74 1.46 0.67 5.0
O/N 1.00 2.08 1.55 8.3

O/He > 5.6-3* >5.5-3 > 8.6-3 OVA1371
C/He >2.7-3 > 1.8-3 > 3.6-3 CIV A5805

<14-3 <8.2-3 <14-3 CIV A4658
C/O • O/He >4.1-3 >3.9-3 > 3.7-3
C/He (verwendet) 8.0-3: 6.0-3 8.0-3 4.9-3

Ne/O 0.22 0.19 0.23: 0.12

Ar/O 0.014: 0.010: — 4.7-3

Fe/Ne 0.11 0.18 — 0.47
Si/C 0.12: 0.16: — 0.072

*: 5.6-3 = 5.640-3

9.5.2 Eisen, Neon, Argon, Silizium

Zusätzhche relative Häufigkeiten zwischen Metallen erhält man aus verbotenen Linien und
Interkombinationslinien. Wennimmer möghch, wählen wir Linienverhältnisse, die nur

wenig von den Nebelparametern abhängen. Aber einige Linienverhältnisse erfüllen dieses
Kriterium nicht, und die bestimmten Häufigkeiten sind weniger sicher. Wir bezeichnen
in Tabelle 9.7 Häufigkeitsverhältnisse mit einem Doppelpunkt, falls eine Unsicherheit von
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etwa einem Faktor 2 erwartet werden muss. Für die restlichen Werte sollte die Genauigkeit
etwa 30% sein.

In der He+-Region gelten nach Ionisationsstruktur-Rechnungen die folgenden Rela¬
tionen:

JV(0+2) JV(Ne+2) _ N(At+2) + N(At+3) _

N(0)
W

JV(Ne)
W

iV(Ar)
*

Für die Ne/O Häufigkeiten in HMSge und V1016 Cyg verwenden wir die Linien¬
flüsse von [Olli] A5007, [Olli] A4363 und [Nelll] A3869. Die kritischen Dichten für
diese Linien sind Nc = 7 • 105cm"3 (A5007), Nc = 3 • 107cm"3 (A4363) und Nc =

1 • 107cm~3 (A3869). Die kritischen Dichten sind recht tief verglichen mit den Nebel¬
dichten, was eine beträchtliche Dichteabhängigkeit für das Ne+2/0+2 Verhältnis verur¬

sacht. Die kritische Dichte der [Nelll] Linie liegt aber zwischen den kritischen Dichten der

[Olli] Linien. Es ist daher möghch bei der Bestimmung der relativen Ionenhäufigkeiten
iV(Ne+2)/JV(0+2) die Stossabregungseffekte für Ne £ 3 • 107cm~3 stark zu verkleinern,
falls das folgende Verhältnis verwendet wird:

[F([OIII] A5007) + 7 • F([OIII] A4363)]/F([NeIII] A3869)
In HBV475 vergleichen wir die Linien [Olli] A5007 und [Nelll] A3869 unter der Annahme,
dass diese Linien hauptsächlich in einem Gebiet mit tiefer Dichte Ne « 106cm-3 emittiert
werden (siehe Abschnitt 9.3.3). Weil dieses Linienverhältnis ziemhch stark von der Dichte
abhängt, ist der bestimmte O/Ne Wert für dieses Objekt mit einer grösseren Unsicherheit
behaftet.

Die [Arlll] A7136 und [ArlV] A4740 Linien können in HMSge und V1016 Cyg beob¬
achtet werden. Für eine Bestimmung des Ar/O Verhältnisses vergleichen wir diese Argon
Linien mit [Olli] A5007. Wegender niedrigen Anregungsenergie von [Arlll] A7136 hängt
der bestimmte Wert etwas von der Nebeltemperatur ab. Es ist zu beachten, dass für ArlV
die neuen Kolüsionsstärken von Zeippen et al.(1987) zum Teil doppelt so gross sind wie

diejenigen in der Liste von Mendoza (1983).
Die Si/C Verhältnisse in HMSge und V1016 Cyg leiten wir aus den UV-Linien CHI]

A1909, Süll] A1892 und SilV AA1394, 1403 her. Die folgende Annahme kann für die
Ionenhäufigkeiten von C und Si gemacht werden:

JV(C+2) _iV(Si+2) + iV(Si+3)
JV(C)

*
iV(Si)

Entsprechend den Ionisationsstruktur-Rechnungen von Nussbaumer und Schild (1981)
wird Silizium durch diese Approximation etwas überschätzt. Aber ein Vergleich der loni¬
sationspotentiale LP(Si+3) = 45.1eV und IP(C+2) = 48.9eV rechtfertigt die Berücksich¬
tigung der Si+3 Ionen. Wegender grossen Anregungsenergie des SilV Dubletts hängt das
bestimmte Häufigkeitsverhältnis von der Temperatur ab. In V1016 Cyg bestimmten wir
aus den Süll Linien eine Temperatur, die etwas unterhalb von Te(HeI) liegt. Es ist deshalb
vernünftig, die Te(HeI) Temperaturen als Mittelwert für die Si+2- und Si+3-Regionen zu

verwenden.
Das Ne/Fe Häufigkeitsverhältnis kann direkt aus Ne+3, Ne+4 und Fe"1"5, Fe+6 be¬

stimmt werden, weil diese Ionen beinahe dieselben lonisationspotentiale besitzen (IP: 97eV
(Ne+3), 99eV (Fe+5) und 126eV (Ne+4), 125eV (Fe+6)). Dieses Vorgehen wird weiter ge¬
rechtfertigt durch die Verhältnisse Ne+4/Ne+3 und Fe+6/Fe+5, die in beiden Sternen sehr
gut übereinstimmen; Sie sind je 4.7 für Ne und Fe in HMSge und 10.0 für Ne, 8.5 für
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Fe in V1016 Cyg. Bei dieser Bestimmung wurden Emissionshnien verwendet, die nahe
nebeneinander hegen, umdie Temperaturabhängigkeit möglichst klein zu halten. Die ver¬

wendeten Linien sind namentüch [NeV] A1575, [NelV] A1602 für Neon und [FeVII] A3587,
[FeVI] A 3663 für Eisen. Die relativen Elementhäufigkeiten Ne/Fe in Tabelle 9.7 wurden
schlussendlich aus den Linien [NeV] A3426 und [FeVII] A3588 bestimmt.

9.6 Diskussion

Voraussetzung für jede verlässhche Häufigkeitsbestimmung ist die genaue Kenntnis der

physikalischen Bedingungen unter denen die Linienstrahlung emittiert wird. In HMSge
und V1016 Cyg haben wir einen steilen Gradienten für Ne und einen kleineren Gradi¬
enten für Te gefunden. Die physikalischen Bedingungen in HBV475 bleiben weniger
gut bestimmt. Die beste Information stammt von den Olli Linien, die auf einen Nebel
mit zwei Komponenten hindeuten. Eine Region ist kompakt und hat hohe Nebeldichten
Ne ta 109cm~3, während die zweite Region weniger dicht Ne « 106cm~3 und ausgedehnt
ist.

Durch eine sorgfältige Wahl der Emissionslinien ist es möghch, den Einfluss von nicht
genau bestimmten Dichte- und Temperaturgradienten und Schwankungen einzuschränken.
Weil sich die physikalischen Bedingungen in symbiotischen Nebeln von Ort zu Ort stark
ändern, ist es wichtig, nur Linien von Ionen mit ähnlichen Ionisationspotentialen zu verglei¬
chen. In diesem Kapitel bestimmten wir derart C/He und O/He Häufigkeitsverhältnisse
aus Rekombinationslinien und die Verhältnisse C/N, 0/N, Ne/O, Ar/O, Fe/Ne und Si/C
aus stossangeregten Linien. Wir glauben, dass die Häufigkeitsverhältnisse, die in Tabelle
9.7 zusammengefasst sind, eine Genauigkeit von etwa 30% haben. Für Werte, die mit
einem Doppelpunkt bezeichnet sind, muss mit einer etwas grösseren Unsicherheit gerech¬
net werden. Die Verhältnisse relativ zu Wasserstoff in Tabelle 9.8 haben wegen Fehler-
Fortpflanzungseffekten eine kleinere Genauigkeit von etwa einem Faktor 2.

In Bezug auf die He/H Häufigkeit wird hier nochmals betont, dass die HI Balmer-
Linien durch Selbstabsorption sehr stark "beeinträchtigt" werden können. Die direkte An¬
wendung von case B Rekombinationskoeffizienten auf starke Balmer-Linien kann zu gros¬
sen Fehlern führen. Für Hel ist es ebenfalls wichtig, die Beiträge der Stösse aus dem He°
2s 2S Zustand zu berücksichtigen. Die naive Benützung von selbst-absorbierten Balmer-
Linien und die Vernachlässigung von Stössen in Hel bewirken beide eine Überschätzung
der Helium Häufigkeit. Frühere Arbeiten konzentrierten sich hauptsächhch auf HMSge,
wobei oft beträchtliche He Überhäufigkeiten bestimmt wurden (siehe De Freitas Pacheco
et al.,1989 und Referenzen darin). Wir führen die Unterschiede zwischen früheren und un¬

seren Resultaten auf die verschiedenen Korrekturen zurück, die wir hier gemacht haben.
Tatsächlich erhält manohne Berücksichtigung von Eß Selbstabsorption und Hel Stossan¬
regung aus den entröteten Linienflüssen Eß, Hell A4686 und Hel A4471 von Tabelle 9.3
auch ein sehr hohes He/H Verhältnis von 0.15 in HMSge.

Im Falle von V1016 Cyg und HBV475 bleiben einige Unsicherheiten bezüglich der
Rekombinationshnien im nahen IR bestehen. In beiden Symbiotischen Sternen ist aber
eine übersolare He/H Häufigkeit sehr unwahrscheinhch.
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9.6.1 Vergleich mit Häufigkeiten in verwandten Objekten

Das auffälligste Merkmal in den Häufigkeiten von HMSge, V1016 Cygund HBV475 ist die
offensichtliche Stickstoff-Überhäufigkeit in allen drei Objekten. Die anderen Häufigkeiten
sind in etwa solar, vielleicht mit der Ausnahme von Neon in HMSge, das leicht erhöht
ist. Das bestimmte Ne/O Verhältnis stimmt aber gut mit dem Mittelwert Ne/O = 0.21
für 170 Planetarische Nebel überein (Henry, 1989).

In der folgenden Besprechung konzentrieren wir uns auf HMSge und V1016 Cyg, weil
für diese beiden Objekte die Häufigkeiten relativ zu Wasserstoff recht genau bestimmt
werden konnten.

Zuerst vergleichen wir die Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen mit jenen in klas¬
sischen Novae (für eine Zusammenfassung der Häufigkeiten in Novae siehe z.B. Truran,
1985; Williams, 1985). Obwohl es scheint, dass sich die chemische Zusammensetzung
verschiedener Novae stark unterscheidet, besitzen alle eine gemeinsame Eigenschaft: Der
Massenanteil von He und/oder schwererer Elemente ist stark erhöht auf Kosten des H
Anteils. In Truran (1985) Liste hat keine Nova einen grösseren H Massenanteil als 0.53.
Die restliche Masse ist entweder in He (z.B. HRDel) oder in den Metallen (Aql 1982) ge¬
bunden. Im Gegensatz dazu sind in HMSge und V1016 Cyg die H und He Massenanteile
0.72 und 0.25, also sehr nahe bei den solaren Werten. Offensichtlich ist die allgemeine
chemische Zusammensetzung in HMSge und V1016 Cyg sehr verschieden von allen bis¬
her beobachteten Novahüllen. Wir schliessen daraus, dass das beobachtete ionisierte Gas
in HMSge und V1016 Cyg nicht signifikant durch nova-ähnliche Kernprozesse verändert
worden ist.

Tabelle 9.8: Elementhäufigkeiten in der Einheit [12 + log(A/H)] für die
symbiotischen Nebel HMSge und V1016 Cyg. Häufigkeiten für die Sonne,
MRiesen und Planetarische Nebel sind ebenfalls aufgehstet.

HMSge V1016 Cyg Sonne1 M-Riesen2 PN3
He 10.94 10.9: 11.0 ? 11.0
C 8.85 8.7 8.69 8.55 8.89
N 9.0 8.55 7.99 8.45 8.26
O 9.0 8.85 8.91 8.88 8.64
C+N+O 9.4 9.2 9.15 9.14 9.14
Ne 8.3 8.15 8.0 ? 8.03
Si 7.95: 7.9: 7.55 ? ?

Ar 7.1: 6.85: 6.58 ? 6.43
Fe 7.35 7.4 7.67 ? 6.32
1: Grevesse, 1984; 2: Smith and Lambert, 1985, 1986; 3: Aller and Czyzak,
1983; Shields,1978.

Vergleichen wir nun die Häufigkeiten der beiden symbiotischen Sterne mit der chemi¬
schen Zusammensetzung von Roten Riesen.

Aus Tabelle 9.8 ist ersichtlich, dass die C, N, 0 Häufigkeiten in V1016 Cyg praktisch
identisch mit den mittleren Häufigkeiten in 21 M- oder S-Riesen sind (Smith und Lambert,
1985; 1986). Entsprechend den Evolutionsrechnungen (Iben und Renzini, 1983) ändert ein
massenarmer Stern als Roter Riese seine Oberflächenhäufigkeiten. Diese 1. "dredge up"
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Phase bringt die Produkte des C-N Zyklus an die Oberfläche und verursacht die typischen
C, N, 0 Häufigkeiten von Roten Riesen.

In HMSge ist die N Häufigkeit und in einem geringeren Mass auch die C Häufigkeit
grösser als in normalen Roten Riesen mit M£ 5Mq. Die beobachteten Häufigkeiten von

HMSge müssen daher einer fortgeschritteneren Evolutionsphase zugeordnet werden. HM
Sge könnte sich in der 3. "dredge up" Phase befinden, so dass die Produkte des He Bren¬
nens sichtbar sind (Iben und Renzini, 1983). Auf Grund der sehr langen Miraperiode von

580d könnte nämlich HMSge ein massereicheres und jüngeres Objekt sein. Hüllenbrennen
kann bei einem massereicheren Roten Riesen den frisch produzierten Kohlenstoff in Stick¬
stoff verwandeln und die hohen N Häufigkeiten im ionisierten Wind verursachen. Die C,
N, 0 Häufigkeiten in HMSge, nicht aber die He Häufigkeit, sind auch vergleichbar mit
Planetarischen Nebeln vom Typ I (Peimbert und Torres-Peimbert, 1983).

Zusammenfassend finden wir für die Symbiotischen Sterne HMSge, V1016 Cyg und
HBV475 Häufigkeiten wie für Rote Riesen, in Übereinstimmung mit den Resultaten des
Kapitels 8 und Nussbaumer et al. (1988). Falls die Nova-ähnlichen Ausbrüche in die¬
sen Systemen durch thermonukleare Prozesse verursacht wurden, so ist entweder kein
prozessiertes Material hin ausgeschleudert worden, oder dieses Material wurde in der Zwi¬
schenzeit vom Wind des Roten Riesen fortgetragen. Wir schhessen daraus, dass es in
Symbiotischen Sternen prinzipiell möghch ist, Elementhäufigkeiten von Roten Riesen mit
Hilfe einer Nebelanalyse zu bestimmen.

Zusätzlich stellen die Symbiotischen Sterne eine einzigartige Möglichkeit dar, um

Elementhäufigkeiten von He und Ne in Roten Riesen zu bestimmen —also von Elementen,
die sonst in Roten Riesen nicht beobachtet werden können.

9.6.2 Staub und geometrische Konfiguration

Mit den Elementhäufigkeiten, die wir für HMSge und V1016 Cyg bestimmt haben, kann
nun untersucht werden, ob einige Elemente durch Kondensation in Staubpartikeln gebun¬
den sind. Aussagekräftig sind diesbezüglich Häufigkeitsverhältnisse zwischen typischen
Staubkomponenten wie Si oder Fe und den Edelgasen Ne und Ar. Speziell die Fe/Ne
Verhältnisse konnten in HMSge und V1016 Cyg recht genau bestimmt werden. In Pla¬
netarischen Nebeln sind oft im ionisierten Gebiet 90 bis 99% von Si und Fe im Staub
gebunden. In HMSge und V1016 Cyg sind die Fe/Ne Verhältnisse etwas kleiner als der
solare Wert, der seinerseits aber recht unsicher ist (wegen Ne). Der Vergleich zwischen Fe
und 0 via Fe/Ne • Ne/O gibt eine viel bessere Übereinstimmung mit den Sonnenbeob¬
achtungen. Wir schliessen daraus, dass in beiden symbiotischen Nebeln keine signifikante
Mengevon Fe in Staub gebunden ist. Beide Objekte sind aber anhand des IR-Spektrums
als symbiotische D-Typen klassifiziert, enthalten also Staubteilchen. Falls diese Teilchen
aus Fe bestehen, müssen sie sich ausserhalb der hoch ionisierten Zone befinden. Die Si/C
Verhältnisse zeigen ebenfalls keine Zeichen von Staubbildung innerhalb des ionisierten
Gases, obwohl wir diese Werte aus Ionen bestimmt haben, die nahe am äusseren Rand
des Nebels vorkommen. Beide Symbiotische Sterne zeigen aber die Silikat-Emission bei
10//m (Roche et al.,1983). Diese Hinweise lassen uns vermuten, dass in den symbiotischen
Systemen HMSge und V1016 Cyg im Emissionsnebel, anders als Planetarischen Nebeln,
die Staubteilchen aufgebrochen werden.

Der beobachtete starke iVe-Gradient in den Nebeln von HMSge und V1016 Cyg
kann verwendet werden, um einige geometrische Parameter der Systeme abzuschätzen.
Wir nehmen an, dass der starke Sternwind des Roten Riesen durch die heisse Kompo-
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nente einseitig ionisiert oder "ausgeleuchtet" wird. Beide Systeme enthalten Mirasterne
mit langen Perioden, für die man einen Massenverlust von Mta 1O~5M0/Jahr erwar¬

tet. Für einen sphärisch symmetrischen Wind mit einer konstanten Expansionsgeschwin¬
digkeit v = 20 km/s nimmt die Dichte wie Nn(r) = M/(4tt r2m^v) ab (mn: Masse
des Wasserstoffatoms). Falls diese Dichtestruktur durch die heisse Komponente nicht
gestört wird, erhält manaus der Elektronen dichte der höchstionisierten Ionen (Ne+4, Fe+6)
log(iVe) = 6.5 (V1016 Cyg) und log(iVe) = 7.0 (HM Sge) eine Doppelsternseparation von

115 AE in V1016 Cyg und 80 AE in HMSge. Diese Separation kann mit den Staubradien
von 150 AE für V1016 Cyg und 125 AE für HMSge verglichen werden, die aus IRAS-
Daten bestimmt wurden (Kenyon et al.,1988). Beachtet man die völlig verschiedenen
Modellannahmen und Beobachtungsdaten, so ist die Übereinstimmung zwischen beiden
Abschätzungen bemerkenswert. Wir schlagen deshalb vor, dass in beiden Systemen der
Staub hauptsächlich innerhalb der Bahn der heissen Komponente vorkommt. Ein grosser
Teil der Strahlung, die die ionisierende Quelle Richtung Mirastern emittiert, wird vom

Staub absorbiert, der dadurch aufgeheizt und verdampft wird. Das meiste ionisierte Gas
befindet sich deshalb ausserhalb der Bahn des heissen Begleiters in Übereinstimmung mit
den beobachteten Dichtegradienten und der Abwesenheit von Staubpartikeln im ionisiert
Gas.
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10. Ausblick

Die Studien, die in den vorhergehenden Kapiteln beschrieben wurden, haben interessante
Resultate ergeben. Es lohnt sich, einige dieser Untersuchungen weiterzutreiben. In den
folgenden Abschnitten werden neue Forschungspläne, die über diese Arbeit hinausgehen,
aber auch schon erste Resultate beschrieben. Dieser Ausblick ist wiederum stark auf
meine persönlichen Projekte beschränkt. Allen (1988) und Friedjung (1988) geben eine

allgemeinere Darstellung über ungelöste Probleme bei Symbiotischen Sternen, die ver¬

mutlich in der näheren Zukunft gelöst werden oder gelöst werden sollten. Die Bedeutung
einer Forschungsarbeit und damit auch die Planung neuer Projekte hängt natürlich von

der allgemeinen Entwicklung auf demgesamten Forschungsgebiet ab. So erwartet manzur

Zeit viele wichtige und neue Resultate über Symbiotische Sterne von Beobachtungen mit
den Satelhten HST (Hubble Space Telescope) und ROSAT,die im April und Mai 1990 in
Betrieb genommenwerden. Es ist gut möglich, dass sich danach die Prioritäten auf dem
Forschungsgebiet "Symbiotische Sterne" stark verschieben.

10.1 Leuchtkraftklassifikation

In Kapitel 5 wurde gezeigt, wie sich aus spektroskopischen Beobachtungen im Bereich
8400-8900Ä der Spektraltyp des Roten Riesen bestimmen lässt. Mit Hilfe derselben
Spektren ist geplant, auch die Leuchtkraft der Roten Riesen von symbiotischen Syste¬
men abzuschätzen. Schon Keenan und Hynek (1945) haben diesen Spektralbereich unter¬
sucht und die Leuchtkraft-Abhängigkeit der Call Linien AA8498, 8542, 8662 und anderer
Metallinien beschrieben. Quantitative Untersuchungen der Call Absorptionen in späten
Sternen (Spektraltyp G-M) wurden von Jones et al.(1984) und von Diaz et al.(1989)
veröffentlicht. Beide Studien beweisen die starke Abhängigkeit zwischen Call Absorption
und Leuchtkraft. Die Leuchtkraftklasse einiger Roter Riesen in symbiotischen Systemen
ist damit leicht aus der gemessenen Call Äquivalentbreite und den Beziehungen von Diaz
et al.(1989) bestimmbar. In vielen Symbiotischen Sternen tauchen aber zusätzliche Pro¬
bleme für die Bestimmung der Leuchtkraft des Roten Riesen auf. Oft werden nämhch
die Call Linien durch Emissionslinien oder Molekülabsorptionen gestört. Im ersten Fall
muss maneine andere helligkeitsabhängige Linie finden, die eine Leuchtkraftklassifikation
erlaubt. Im zweiten Fall muss eine Relation zwischen Call Äquivalent breite und Leucht¬
kraft bestimmt werden, die die TiO-Absorptionen in späten M-Sternen berücksichtigt.
Das vorhandene Datenmaterial von Kapitel 5 sollte eine Untersuchung in diese Richtung
erlauben, so dass für eine grössere Anzahl Symbiotische Sterne eine Leuchtkraftklasse
bestimmt werden kann.

Mit der Leuchtkraftklassifikation kann der Radius des Roten Riesen und die Distanz
des Doppelsternsystems bestimmt werden. Vorallem der Radius des Roten Riesen ist ein
wichtiger Parameter in wechselwirkenden Doppelsternsystemen, da er eine Unterscheidung
zwischen getrennten und halbgetrennten Systemen erlaubt. Zusammenmit den beobach¬
teten Bahnperioden, d.h. der Separation zwischen den Komponenten, und den Ausbruchs-
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eigenschaften ergibt sich daraus vieheicht ein wichtiger Mosaikstein für das Verständnis
von Massentransfer-Prozessen in kataklysmischen Variablen.

10.2 Polarisation in den Emissionslinien AA6825, 7082

In Kapitel 6 wurden die Emissionslinien bei AA6825, 7082 als Raman-gestreute OVI Linien
AA1032, 1037 identifiziert. Eine wertvolle Methode für die Untersuchung von Streuprozes¬
sen sind Polarisationsmessungen. Die Raman-gestreuten Emissionslinien bei AA6825, 7082
erfüllen alle wichtigen Bedingungen für die Erzeugung von stark polarisierter Strahlung
(siehe z.B. Stenflo und Stenholm, 1976).
(a) Alle Photonen der AA6825, 7082 Linien entstehen in einem Streuprozess, sodass keine

Probleme mit thermisch gebildeten Photonen (Stossanregung) oder unpolarisiertem
Licht entsteht.

(b) Die Polarisation bei RamanStreuung wird durch die Rayleigh- oder Dipol-Phasenma¬
trix beschrieben. Dies bedeutet, dass bei diesem atomaren Prozess die grösstmögliche
Polarisation erzeugt wird.

(c) Die Streugeometrie in Symbiotischen Sternen ist stark asymmetrisch, was eine exakte
Kompensation der Polarisation verhindert.

i I i i11
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6800 6900 7000 7100 7200

Fig. 10.1: Spektropolarimetrische Beobachtungen von He2-38. Die Polarisa¬

tionsrichtungen sind 45° (gestrichelt) und 135° (ausgezogen). Die gemessenen
Differenzen in den Raman-gestreuten Emissionslinien deuten auf eine starke Po¬
larisation in der 45°-Richtung.
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Alle diese Tatsachen sprechen dafür, dass die Raman-gestreuten Emissionshnien in Sym¬
biotischen Sternen stark polarisiert sein könnten. Glücklicherweise stellte H. Schild gross¬
zügig einen Teil seiner Beobachtungszeit am3.6m Teleskop der ESOzur Verfügung, umim
Januar 1990 erstmals spektropolarimetrische Messungen der Emissionshnien AA6825, 7082
in Symbiotischen Sternen durchzuführen. Unsere Erwartungen wurden durch diese Beob¬
achtungen bestätigt. Im Symbiotischen Stern He2-38 zeigen die Emissionshnien AA6825,
7082 tatsächlich eine starke Polarisation zwischen 5% und 10%. In Figur 10.1 sind 2

Spektren von He2-38 dargestellt, deren Polarisationsrichtungen sich um90° unterschei¬
den. Grosse Differenzen, die gleichbedeutend sind mit stark polarisiertem Licht, werden
nur für die Raman-gestreuten Emissionslinien beobachtet.

Diese erste Entdeckung hat uns veranlasst, einen weiteren Beobachtungsvorschlag
einzureichen, um die Polarisation dieser Emissionshnien auch in anderen Objekten zu

bestimmen. Vielleicht wird es einmal möghch sein, aus diesen Polarisationsmessungen
die Inklination der Bahnebene in symbiotischen Doppelsternsystemen zu bestimmen, wie
das heute schon für heisse Doppelsterne (z.B. WR+ 0 Stern) möghch ist. Die Kenntnis
der Bahninklination würde mithelfen, die allgemeinen photometrischen, spektroskopischen
und morphologischen Eigenschaften von Symbiotischen Sternen zu verstehen. Auch die
Abschätzungen über Sternmassen könnten verbessert werden. Polarisationsmessungen
könnten auch eine sehr nützliche Methode für die Bestimmung der Bahnperioden in sym¬
biotischen Systemen vom Typ D sein. Für diese Objekte werden sehr lange Perioden
erwartet (10 bis 100 Jahre oder sogar mehr), die schon nach einer Viertel-Periode aus der
Drehung der Polarisationsrichtung um90° abgeschätzt werden können. Dies sind aber Pro¬
jekte für die Zukunft. Es gilt nun vorerst, weitere Beobachtungen durchzuführen, ummehr
Erfahrungen mit den Mess- und Analysemethoden zu gewinnen und um grundsätzliche
Eigenschaften der Raman-gestreuten Linien in Symbiotischen Sternen zu erforschen.

10.3 He/H Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen

Nach Kapitel 8 und 9 beobachtet manin den Emissionsnebeln von Symbiotischen Sternen
dieselben Elementhäufigkeiten wie in Roten Riesen. Dies deutet darauf hin, dass die ioni¬
sierte Materie in symbiotischen Systemen vom Roten Riesen stammt. Weiter scheint die
chemische Zusammensetzung dieser Materie durch die heisse Komponente nicht verändert
worden zu sein. Dieses Resultat unterstützt das Modell von Nussbaumer und Vogel (1987),
in dem die heisse Quelle einen Teil des Sternwindes des Roten Riesen ionisiert. Das leicht
beobachtbare Emissionshnienspektrum erlaubt es nun, Eigenschaften des Sternwindes zu

erforschen, die sonst in "nicht symbiotischen" Systemen unzugänglich wären. Speziell wer¬

den dadurch die Häufigkeiten von Elementen bestimmbar, die in normalen Roten Riesen
nicht beobachtet werden können. Das wichtigste Element in diesem Zusammenhangist
Helium.

In Kapitel 9 haben wir versucht He/H Häufigkeiten zu bestimmen, waren aber nur

teilweise erfolgreich. Aus verschiedenen Gründen lohnt es sich, eine bessere Methode für
die Bestimmung der He/H Häufigkeiten in Symbiotischen Sternen zu suchen.

Interessant für das Verständnis der Sternentwicklung ist, ob Veränderungen der He-
Häufigkeit an der Sternoberfläche als Folge der inneren Prozesse vorkommen. Eine An¬
reicherung von Helium beobachtet man zum Beispiel in einer speziellen Gruppe von Pla-
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netarischen Nebeln (Typ I). Nach der heutigen Theorie erfolgt die Anreicherung während
des AGB-Stadiums (AGB: asymptotic giant branch). Einige symbiotische Systeme besit¬
zen Mirasterne als kühle Komponente, die sich evolutionsmässig auf dem asymptotischen
Riesenast befinden. Genaue Helium-Häufigkeiten könnten neue Aufschlüsse über die che¬
mische Entwicklung entlang des asymptotischen Riesenastes liefern.

Einige symbiotische Systeme enthalten vielleicht einen Roten Riesen mit sehr kleiner
Masse ( ^ 1M0). Solche Objekte sind sehr alt, älter als IO10 Jahre, und sie könnten sehr
tiefe Heliumhäufigkeiten besitzen. Häufigkeiten in sehr alten Objekten sind interessant
für die Untersuchung der chemischen Entwicklung unserer Milchstrasse.

He/H Häufigkeiten sind aber nur dann von wissenschaftlicher Bedeutung, falls man

eine Genauigkeit von 20% oder besser erreicht. Beobachtungsmässig versuchen wir das
Problem von zwei verschiedenen Seiten anzugehen. Einerseits haben H. Schild, M. Barlow,
R. Prinja und ich einen Beobachtungsvorschlag eingereicht umHI, Hel und Hell Rekombi¬
nationslinien im Bereich 1-4/xm zu messen. Diese Linien stammen von sehr hoch angereg¬
ten Niveaus, die weniger oder eventuell überhaupt nicht durch Stoss- und Strahlungstrans¬
portprozesse beeinfiusst werden. Möglicherweise können damit die He/H Häufigkeiten in
Symbiotischen Sternen direkt aus den gemessenen Linienflüssen und "case B" Rekombi-
nationsemissivitäten bestimmt werden. Nachteilig wirkt sich dagegen aus, dass für die
Beobachtungen ein spezieller IR-Spektrograph und ausgezeichnete atmosphärische Bedin¬
gungen (extrem kleiner Wassergehalt der Luft) benötigt werden. Aus diesem Grund war

es nötig, Beobachtungszeit amUKIRT (4m Teleskop) zu verlangen, das ungefähr in 4000m
Höhe auf dem Mauna Kea (Hawaii) steht.

Andererseits habe ich mit dem 1.93m Teleskop des OHPim Wellenlängenbereich
3500-10000Ä praktisch alle stärkeren HI, Hel und Hell Linien beobachtet. Diese Messun¬

gen verlangten keine spezielle Instrumentierung, dafür sind aber die Linien schwieriger zu

interpretieren. Dies erfordert für die theoretische Berechnung von Linienemissivitäten die
Berücksichtigung von weiteren Prozessen, z.B. Strahlungstransport, die in Kapitel 7 noch
vernachlässigt wurden, da sie eine genaue Kenntnis der Geometrie des Nebels verlangen.
Natürlich müssen bei diesen Rechnungen auch HI und Hell Linien mit einbezogen werden.

10.4 C, N und OHäufigkeiten in gelben Symbiotischen Sternen

In symbiotischen Systemen ist die kühle Komponente in den meisten Fällen ein ausge¬
dehnter K- oder M-Riese. Eine kleine Gruppe von gelben Symbiotischen Sternen bildet
eine Ausnahme zu dieser Regel. Bei den gelben symbiotischen Systemen ist die kühle
Komponente wärmer und weniger ausgedehnt als in anderen Systemen. In Kapitel 3.2.3
habe ich diese Objekte kurz beschrieben.

Die gelben Symbiotischen Sterne wurden bisher kaum genauer untersucht, und ihre
Beziehung zu den "normalen" Symbiotischen Sternen ist ungeklärt. Mit Hilfe von IUE-
Beobachtungen werden H. Nussbaumer und ich versuchen, diese Systeme näher zu unter¬
suchen. Für dieses Projekt wurde uns für die Beobachtungsperiode 1990/1991 drei mal 8
Stunden IUE-Beobachtungszeit zugesprochen.

In erster Linie werden wir versuchen, ähnlich wie in Kapitel 8, die relativen C, Nund 0
Häufigkeiten von möglichst vielen gelben Symbiotischen Sternen zu bestimmen. Wir ver¬

muten nämlich, dass die speziellen Eigenschaften dieser Objekte auf eine C-Überhäufigkeit
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zurückzuführen ist. Einige Argumente, die diese Idee unterstützen, wurden schon in Kapi¬
tel 3.2.3 besprochen. Zusätzhch deuten auch ältere IUE-Beobachtungen auf einen solchen
solchen Zusammenhanghin. Im IUE-Archiv befinden sich Beobachtungen von 3 Objek¬
ten, die auf Grund ihres optischen Spektrums als gelbe Symbiotische Sterne klassifiziert
wurden: AS 201, V741 Per und HDE330036.

Im IUE-Spektrum von AS 201 sind die Linien CHI] A1909 und CIV A1549 sehr stark.
Eine vorläufige Analyse gibt für dieses Objekt ein Häufigkeitsverhältnis von C/O « 2.
Im Spektrum von V741 Per sind die Kohlenstofflinien leider saturiert, so dass nur eine
untere Grenze für das C/O Verhältnis angegeben werden kann. Auch in diesem Objekt ist
Kohlenstoff sehr häufig, und es gilt C/O k 1. In HDE330036 erhielten wir Häufigkeiten
mit C/O < 1, wobei das Verhältnis nahe bei 1 liegt. In Figur 10.2 sind die drei gelben
Symbiotischen Sterne im C/N-O/N Diagramm eingezeichnet (vergleiche mit den Figuren
8.3, 8.4 und 8.5). Die G-, K- und M-Riesen und die Symbiotischen Sterne besitzen als
Folge der sogenannten "1. dredge up" Phase zunehmende Stickstoffhäufigkeiten. Die Sym¬
biotischen Sterne mit den tiefsten Positionen im C/N-O/N Diagramm zeigen einen Trend
nach rechts zu den C-reichen Objekten. Eine solche Entwicklung wird theoretisch für die
"3. dredge up" Phase auf dem asymptotischen Riesenast erwartet. Die 3 gelben Symbio¬
tischen Sterne, die bisher mit IUE beobachtet wurden, deuten auf grosse C-Häufigkeiten
in dieser Gruppe hin. Natürlich stehen 3 Objekte noch keine statistisch aussagekräftige
Gruppe dar, um ein spezielles Entwicklungsstadium für die Eigenschaften aller gelben
Symbiotischen Sterne verantwortlich zu machen.
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Fig. 10.2: Relative Häufigkeiten O/N und C/N für Symbiotische Sterne (•), G-
und K-Riesen (x), M-Riesen (+), C-Sterne (*) und die 3 gelben Symbiotischen
Sterne (o).

Falls aus den geplanten Beobachtungen folgt, dass weitere gelbe Symbiotische Sterne
C-reich sind, bietet sich eine interessante Erklärungsmöghchkeit an. Nach Sternentwick¬
lungsrechnungen können nämhch nur weit entwickelte Rote Riesen auf dem asympto¬
tischen Riesenast C-Überhäufigkeiten besitzen. Die G-Riesen in den gelben symbioti-
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sehen Systemen haben aber mit Sicherheit nicht die Sternparameter von C-Sternen auf
dem asymptotischen Riesenast. In einem solchen Fall müsste geschlossen werden, dass
die Häufigkeitsanomahe durch ein früheres Massetransferstadium im Doppelsternsystem
zurückzuführen ist (siehe Kapitel 3.2.3). Ein solches Szenario wird für Ball Sterne ange¬
nommen. Falls diese Interpretation richtig ist, sind gelbe Symbiotische Sterne eine spezielle
Gruppe von "aktiven Ba-Sternen".
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