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Kapitel 1

Aufgabenstellung und Problematik

Beteigeuze ist ein Uberriese vom Spektraltyp M2 und der Leucht-
kraftklasse Iab, Er zeigt starke Konvektion an der Oberfl&che
und besitzt eine groBe Massenverlustsrate, Die hieraus resul-
tierende Hiille enthdlt auBer neutralem Wasserstoff auch noch
Staub und ionisierten Wasserstoff, Die mit dem ionisierten
Wasserstoff einhergehende Elektronendichte fihrt zu melbarer
Radio-Kontinuum=Strahlung, Sie wurde bereits von Kellermann

und Pauliny (1968) beobachtet, Nun ergeben sich eine Reihe von
Fragen, die zur Bildung eines detaillierten Bildes von Betei-

geuze zu kl3ren sind:

Wirken sich die Turbulenzen der Sternatmosphire (Photosphire)
auf die optische Helligkeit aus und zeigt Beteigeuze Pulsation?

Die bisherigen Aussagen iiber Globalparameter des Sternes, wie
beispielsweise Radius, Leuchtkraft und andere,streuen teil=-

weise betridchtlich wnd zeigen nur geringe Neigung zur Selbst-
konsistenz. Sie bediirfen einer Revision, Hieraus ist schlieB-
lich ein Modell von globalen Parametern zu ermitteln , das in

sich mBglichst konsistent ist,

Die bisherigen Radiobeobachtungen zeigen ein mdgliches Vorhan-
densein kurzzeitiger Strahlungsausbriiche, Es sollte durch neue
Beobachtungen am Radioteleskop Effelsberg herausgefunden wer-
den, ob kurzzeitige Schwankungen vorliegen, Des weiteren sollte
durch optische Beobachtungen am 60 cm Lippert-Reflektor der
Sternwarte Hamburg-Bergedorf geprift werden, ob auch im op-
tischen Bereich Schwankungen mit kleiner Zeitskala (Minuten

bis Stunden) zu beobachten sind.

Bemerkenswert ist, daB Beteigeuze trotz seiner enormen Hellig-
keit in den letzten Jahrzehnten stark vernachlédssigt wurde,
und es kaum optische Helligkeitsmessungen aus diesem Zeitraum
gibt,



Nunmehr muB ein Modell entwickelt werden, das das beobachtete

Spektrum der Radiostrahlung widerspiegelt,

SchlieBlich soll ein Modell der Beteigeuze erstellt werden, das
den Verlauf der Temperatur und der Dichte beziiglich Wasserstoff,
Elektronen und Staub als Funktion des Radius wiedergibt und die
Massenverlustsrate und den Ionisationsgrad beinhaltet, Es muf
auBerdem das Modell zur Deutung des Radiospektrums beinhalten,

Ein solches Gesamtmodell aller denkbaren Parameter existiert in
dieser Geschlossenheit bisher noch nicht, Insbesondere das Mo-
dell der Chromosphidre - zur Deutung des Radiospektrums - ist
neu und wurde unter Berlicksichtigung eines stetigen Uberganges
zur Photosphi3re einerseits und zur Hille andererseits berechnet,

Bei allen Untersuchungen sollen nunmehr alle bisherigen Er-
gebnisse zusammengestellt und durch eigene optische und radio=-

astronomische Beobachtungen ergdnzt werden,



Kapitel 2

Optische Beobachlungen

Die Beobachtungen wurden am 60 cm Lippert-Reflektor der Ham-
burger Sternwarte durchgefihrt, Die Helligkeiten wurden photo-
elektrisch ermittelt, Als Ausgabegerdt stand ein Analogschrei-
ber zur Verfiigung., Es wurde im Ublichen UBV-System gemessen,
wobei allerdings auf den Spektralbereich U verzichtet werden
muBte, da der eingebaute Graufilter hier nicht mehr durchldssig

war,

2.1 Vergleichssterne

Fiir die verschiedenen Zwecke wurden eine Reihe von Vergleichs-

sternen bendtigt, Ihre wichtigsten Daten sind in Tabelle 1

zusammengefalt,
Tabelle 1
Stern Rekt, (1950,0) Dekl, Spektrum v B
o AuT 5N 43% +45° 571 68 IIT o®o6 | o®89
o CMi 7N z6M7 + 59 291 F5 T~V | o™35| o™78
3 Gem 7" 4273 +28° 9v | Ko III 113 | 2M3
% Leo 10" 5M7 +12° 131 B7 V 1M35| 1723
& Boo 14N 1374 +19°2 271 K2 TIIp | -o"o6| 1™8
u Genm g" 207 +22° 301 M 2Mg2| 4Ms4
¥ Leo 10" 1772 +20° 6! KO IIIp 2Mo1| 3™3
HD 39344 5 4g%g + 79 19 KO (778) | (8T8)
HD 39373 5" 49Mg + 7% 321 | K2 (8™4) | (a7s5)
HD 39252 5" 4879 + 79 311 K2 (9™ | (1072)
« Ori sh 52M5 + 79 241 M2 Iab variabel




Die Koordinaten Rektaszension und Deklination in Spalte 2
und 3 sind auf das Agquinoktium 1950,0 umgerechnet, Die UWerte
der hellen Sterne entstammen dem Katalog von Johnson (1964),
Die Helligkeiten der HD=-Sterne entstammen dem Henry-Draper-
Katalog und sind wegen ihrer geringen Zuverl#ssigkeit in Klam=-
mern gesetzt worden,

Anhand der Sterne & Aur, BGem und K Boo wurden die drei
nahe bei Beteigeuze ( « Ori) liegenden HD-Vergleichssterne des
Henry-Draper-Katalogs geeicht, Die Sterne ®«CMi und «leo
wurden nur noch zur Kontrolle mitverwendet, Sie zeigten gering-
fiigige Abweichungen von den lbrigen Werten; dies ist auf das

frilhe Spektrum zurlickzufihren,

Die Sterne /~Gem und ¥ Leo wurden ausschlieBlich zur Bestim-
mung der Filterdurchl&ssigkeit benutzt.

Die Helligkeiten B und V entsprechen denen des UBV-Systems
nach Johnson und Morgan, deren spektrale Schwerpunkte beil
44oo A fur B und bei 5500 A fur V liegen,

Die drei HD=-Sterne wurden nunmehr in jeder Nacht dazu benutzt,
die Extinktion zu ermitteln, Da Beteigeuze zu hell fiir das Photo~-
meter ist, wurde ein Graufilter von etwa 8™ Dampfung verwendet;
auBerdem wurden zur Eichung der HD=-Sterne die verwendeten Eich-
sterne ebenfalls sehr hell gew#hlt, damit der Filter auch bei
diesen Sternen verwendet werden konnte., Dadurch werden zwar die
Ergebnisse der drei HD-Sterne etwas ungenauer - schlieBlich ist
die Bestimmung der Filterddmpfung auch mit einem Fehler behaf=
tet, aber bei Beteigeuze fZllt die Filterddmpfung wieder aus

der Rechnung heraus und damit auch deren Fehler,



2,2 Eichung der Beobachtungen

e e D Y U P T A T P A S T I TS T U T W D D G W -

Der Verstidrker des Photometers besitzt verschiedene Empfind-
lichkeitsbereiche, die sich in Grob- und Feinstufungen unter-
teilen, Die Grobstufen reichen von 1 bis 5, wobei jede Grob-
stufe etwa 2,5 GrdBenklassen entsprechen soll, Die Feinstufen
heiBen A bis F und sollen 0,5 GrdBenklassen Differenz besitzen,
Somit ist 5F die empfindlichste Stufe Uberhaupt und 1A die
unempfindlichste, Aus Grinden der Linearitdt der Verstidrkung
sollte man die Bereiche 1 und 5 meiden und nur die Grobstufen
2 bis 4 benutzen,

Im Idealfall, daB obengenannte Abstufungen richtig sind,
miiBten die Bereiche 2F und 3A sowie 3F und 4A in ihren Empfind=-
lichkeiten ilibereinstimmen, Leider ist der Quotient nicht 1 und
schwankt auch von Nacht zu Nacht, Ebenso weichen die Feinstufen
vom Idealwert ab, Deshalb wurden:in jeder Nacht die bendtigten

Abstufungen mindestens zweimal gemessen,

5o ergibt sich aus den Nd&chten 6,Jan.79, 9,Feb,79, 28,Feb,78
und 4.Mrz,.79 sowie 4,Mai 79 der folgende Mittelwert flr das
Verh&gltnis der Empfindlichkeiten der Bereiche 2F zu 3A:

3A/2F ¢ 1,047 * 0,020 entsprechend o705 % o702

Um ein Ergebnis des Bereichs 2F mit einem Ergebnis des
Bereichs 3A vergleichen zu kdnnen, muB die 2F-Messung mit
obigem Faktor multipliziert werden, FlUr das Verh#dltnis der
Empfindlichkeiten der Bereiche 3F und 4A ergibt sich:

m

4A/3F 2 1.157 £ 0,007 entsprechend o™58 £ oToa?

Fiir die Abstufungen der Feinbereiche A bis F wurden Messun-
gen aus neun Nichten verwendet, Fir die Reduktion der Beobach-
tungen wurde der jeweils individuelle ndchtliche Wert verwen-
det, In Tabelle 2 ist dagegen der Mittelwert aller Messungen
als Uberblick gegeben, Dabei wurden die Empfindlichkeiten ins
VerhdXtnis zur Feinstufe F gesetzt, welche somit den Wert 1
erhidlt,



Tabelle 2
Feinstufe Empfindlichkeitsfaktor K
A 9,937 * o0.008 | 2M493 * oMao1
B 6.263 * 0.011 | 1M992 £ oToo2
C 3,935 * 0,005 | 17487 £ oMoo02
D 2.507 % 0,003 | 07998 * oMo01
E 1.583 * 0,002 | o499 £ oToo1
F 1,000 oTooo

Die Bestimmung der Feinabstufungen wurde mittels eines
geeichten Trafos mit genau definierten Spannungen vorgenommen,
Die Bestimmung der Grobabstufungen dagegen wurde mit Hilfe der
im Photometer eingebauten Standardlichtquelle durchgefihrt.

Der eingebaute Graufilter ergab folgende Werte fir seine

Dampfung:

Am 28,Feb,79 wurde an Beteigeuze im Spektralbereich B ge-

messen und folgendes Ergebnis erbracht:

B 1790 * 150 entsprechend 8713 £ oTos

Am 4,M3rz 79 wurde an /4Gem und ¥ Leo gemessen und es wurden
folgende Wert ermittelt:

Ve 1714 * 68 entsprechend 8Mog + oMo
Bz 1844 £ 150 entsprechend 8™6 £ oTo8

Am 4,.Mai 79 wurde mit Hilfe einer kiinstlichen Lichtguelle
(daher ohne Stdrungen durch die Atmosphire) nachstehender Wert
erhalten, der im folgenden auch verwendet wird:

v 1617 £ 9 entsprechend 8M02 £ oMoobB

9

B 1917 * 10 entsprechend 8721 % oMoo6

a8



Leider konnte nicht in jeder Nacht eine austeichende Anzahl
von Vergleichssternmessungen angefertigt werden, die dann eine
Bestimmung der Extinktion E erlaubt hdtten, Die Extinktion E
hingt wie durch Gleichung (1) gegeben von der Zenitdistanz z

ab:
(1) E(z)= E, -(sec z -1)

Wo eine lineare Regression der Beobachtungen zur Ermittlung
des Extinktlonskoeffizienten E_ mSglich war, wurde eine Aus-
gleichsrechnung nach der Methode der kleinsten quadratischen
Abweichung beziiglich obiger Gleichung (1) durchgefiihrt,

Fir die N&chte 4,Jan.79, 2.Feb,79 und 10,Feb,79 konnte
jeweils ein mittlerer Extinktionskoeffizient Eo ermittelt

werden:
4.Jan, 789 eV = o718 £ o003 ES = o730 % o707
2.Feb, 79 eV = 1704 £ o726 D = 1703 £ oT18
10,Feb, 79 eV = oM29 £ oot £2 = oT43 + o007

Hierbei ist Eg der Koeffizient fir den Spektralbereich V
und ES der Koeffizient fir den Spektralbereich B,

Ich habe bel allen Ndchten - auch den hier nicht zitierten -
den Eindruck, daB kurzzeitige Schwankungen der Extinktion
iberwiegen und somit aus 3 bis 6 Einzelmessungen der Vergleichs-
sterne kein guter mittlerer Extinktionskoeffizient abgeleitet
werden kann, Entweder h3dtte ich wesentlich bessere atmosphi=
rische Verh&ltnisse haben oder stdndig Vergleichssterne messen
missen, um somit keinen mittleren Extinktionskoeffizienten Egs
sondern eine Funktion der Zeit Eo(t) zu ermitteln, Obwohl diese
Methode des abwechselnden Messens des Ver&nderlichen und der
Vergleichssterne zwar iblich und sinnvoll ist, muBte ich aus
anderen Grinden davon absehen: Es wdre ndmlich fir Beteigeuze
viel MeBzeit verlorengegangen, Ich wollte Beteigeuze aber auf
kurzfristige Lichtschwankungen hin untersuchen und nicht nur im
Abstand von 20 Minuten eine Messung machen, mit denen ich

bestenfalls Schwankungen von einer Zeitskala linger als 30 Minu-
ten hitte erfassen kidnnen, nicht aber kiirzere Zeitskalen,



In den oben genannten Ndchten habe ich als Extinktionskoef-
fizient den ermittelten Wert verwendet, in allen anderen Ndch=-

ten die Werte:

eV = oP2s ES = oMao
) )
Somit ergibt sich die Helligkeit eines Sternes aus der folgen-

den Gleichung:
(2) m=m, - 25 1g(S'K] - E

wobei E=E(z) die Extinktion nach Gleichung (1) ist, K ist der
Empfindlichkeitsfaktor der Feinbereiche A bis F (siehe Tab, 2),
und S sind die gemessenen Skalenteile, Dabei wurde von allen
Messungen die Hintergrundshelligkeit des Himmels subtrahiert,
Weiterhin ist m, ein Eichparameter, der die willkiirliche Skala
des Ausgabegerdtes auf GroBenklassen eicht und fir jede Nacht
neu bestimmt werden muBte (siehe Tabelle 3).

Es ist vom Eichparameter m,, der mittels der drei HD-Sterne
(ohne Filter) bestimmt wurde, die Filterdampfung (siehe oben)
zu subtrahieren, um die richtige Eichung fiir die Messungen mit
Filter zu erhalten,

Es handelt sich bei allen in Tabelle 3 stehenden mo-werten
um Mittelwerte aller in einer Nacht verwendeten Vergleichs-

sterne,
Tabelle 3

Datum mg ms
4,Jan, 79 7M88 + oM™1 8742 + oM7
21.Jan. 79 7743 £ o715 7Mg9g + o™
2.Feb. 79 8734 £ o™5 gTg91 = oT15
9,Feb. 79 773 £ oTo3 8783 * olo2
10.Feb, 79 7M75 £ oMo2 9702 + oT12
11.Feb, 79 6730 £ o737 747 £ o736
28,Feb, 79 7M31 £ oMok 8733 £ o™o




Die folgende Tabelle 4 gibt Auskunft Uber die Luftqualitidt
der NiZchte und daraus 138t sich dann auch unmittelbar verste-

hen, warum einige Eichparameter m besonders stark abweichen,

Tabelle 4

Datum

Bemerkungen

4,Jan, 79

21.Jan, 79

2,Feb, 79

9,Feb, 79

10.Feb, 78

11.Feb, 79

28.Feb, 79

Durchsicht: wechselnd zwischen gut bis mittel,
wobei teilweise sehr schlechte Durchsicht eine
Messung kurzzeitig nicht erlaubte,

Anzahl der Vergleichssternmessungen: 3 bis 6 ,

je nach Stern (2 weitere wurden nicht verwendet),

Durchsicht: mittel , zum SchluB hin schlecht
Anzahl der Vergleichssternmessungen: 1 je Stern

Durchsicht: mittel bis schlecht, insbesondere zum
SchluB hin sehr schlecht - wurden allerdings nicht
verwendet,

Anzahl der Vergleichssternmessungen: 3 je Stern,

aber zeitlich nah beieinander,

Durchsicht: gut
Anzahl der Vergleichssternmessungen: 2 je Stern

Durchsicht: gut bis mittel, insbesondere zum
SchluB hin schlechter - wurden aber nicht verwendet]
Anzahl der Vergleichssternmessungen: 3~ 5, je nach
Stern

Durchsicht: schlecht
Anzahl der Vergleichssternmessungen: 2 je Stern

Durchsicht: gut-bis mittel , aber Beteigeuze nur
23° tiber dem westlichen Horizont,
Anzahl der Vergleichssternmessungen: 1 je Stern
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Die relativ groBen Fehler fast aller mo-werte sind guf die
starken kurzzeitigen Schwankungen der Extinktion durch Dunst zu-
riickzufithren. Lediglich die N&chte 9,Feb, und 10,.Feb, ergaben
zufriedenstellende Eichparameter m, .

In den Ndchten 21,Jan, und 11.Feb, war die Durchsicht so
schlecht, daB eine ernsthafte Verwendung dieser Beobachtungen
nicht in Frage kommt. Sie sind nur der Vollstidndigkeit halber
erwdhnt worden,

Bedenkt man, daB m. die Helligkeit auf extraterristrische
Helligkeiten eicht, das heiBt Zenithelligkeit unter Beriick-
sichtigung der Zenitextinktion (==EO), dann wundert es nicht,
dafl3 die mo-\ﬂerte so sehr schwanken, Insbesondere ist dies in
der Nacht des 2,Feb, zu bemerken, in der sowchl ein sehr groBer
Wert fur m. als auch fiur E0 ermittelt wurde, UWirde man ein
MaB fir die Streuung des Eichparameters m erhalten wollen,

so miiBte man mo--E0 betrachten,

Die Eichungen der HD=-Sterne fihre ich mit Hilfe der Messun-
gen vom 89,Februar 1879 durch, die hierflir die besten Ergebnisse
lieferten, Fiir die HD-Sterne ergeben sich folgende Helligkeiten,
die in Tabelle 5 aufgefiihrt sind (in Klammern die Angaben des

Henry-Draper-Katalogs),

Tabelle 5
HD 39344 Vv = 758 + oMo5 (778)
B = 8M98 + oMo7 (8T8)
HD 39373 v = 8"48 *+ oMos (874)
B = 10™05 + oMoB (9?5)
HD 39252 V = 9T91 * oTo5 (9T1)
B = 10772 * o"os8 (1072)




w 1T =

2,3 Helligkeitsmessungen von Beteigeuze
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Dieser Abschnitt enthilt die Beobachtungsergebnisse in
Form von Lichtkurven (Abbildungen 1 - B6) flir jede einzelne
Nacht, Im ndchsten Abschnitt 2,4 sind in den Tabellen 7 bis 8
die Mittelwerte fiir B, V und B-V sowie deren Fehler flr jede
Nacht zusammengefalt,

Ich verstehe im folgenden unter den verschiedenen Fehlern:

a, mittlerer Fehler m

mittlerer Fehler einer Einzelmessung aufgrund der
Szintillation und des Verstédrkers:

Breite des Analogausdrucks ohne Ausreifler = 3'm
b, Streuung 6

mittlere quadratische Abweichung (Standardabweichung)
fir alle Messungen einer Nacht:

§ = [vv]

n-1
c, bLGesamtfehler f

Fehler des Mittelwertes einer Nacht unter Beriicksich-
tigung der Fehler fir den Eichparameter m, und der
Extinktion E,
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4.4 Aucwsriung

Die Auswertung gliedert sich in zwei Bereiche: Untersuchung
der Diagramme (Abbildungen 1 - 6) auf eventuell vorhandene kurz-
zeitige Schwankungen der Lichtintensitidt und Berechnung der je-
weiligen nichtlichen Mittelwerte (Tabellen 7-9), wobei man
diese auch wiederum gegen die Zeit auftragen (Abbildung 8) und
zeitliche Schwankungen von einigen Wochen untersuchen kann,

Die folgende Tabelle 6 faBt noch einmal die Beobachtungs-
ndchte zusammen, wobei auBer der Sternzeit auch noch die Anzahl
der Beobachtungen fiir V und B und deren gesamte MeBzeit pro
Nacht aufgefiihrt sind,

Tabelle 6
Sternzeit 1Y) B
Datum von bis Zahl | zeit | zahl | zeit
4,Jan, 79 3:06 8:30 39 6175 30 4675
21.Jan. 79 3256 4201 4 302 3 2Mg
“2.Feb,79 4319 5:58 28 2579 15 1376
9,Feb, 79 8:16 8:46 13 1279 13 1173
10.Feb, 79 4225 7:28 39 39M 23 3875
11.Feb. 79 4328 4:36 4 473 3 3Tg
28,Feb, 79 9:54 9:57 1 172 1 175

Dies ergibt eine Gesamtbilanz von:

128
148 Minuten

Vs Anzahl der Messungen

il

]

Dauer der MeBzeit

88
118 Minuten

B: Anzahl der Messungen
Dauer der MeBzeit

i

Hieraus resultiert eine durchschnittliche Linge einer Messung
von etwa 1,2 Minuten, wobei sich die tatsdchlichen Werte nur
wenig davon entfernen (zwischen dem 0,5~ und 2~ fachen),

Zwischen den Sternzeiten 2:42 und 9:068 ist die Zenitdis-~

tanz von Beteigeuze geringer als 50° .



-~ 16 -

Um Aussagen liber systematische Schwankungen der Helligkeit
zu erhalten, k&nnen wir uns zuerst einmal das Verhdltnis von
Streuung zu mittlerem Fehler 6/m anschauen, Wenn es grdBer
ist als 2, dann sind systematische Schwankungen sehr wahr-
scheinlich, Dies ist, wie man bei den Tabellen 7« 8 nach-
lesen kann, bei praktisch allen Ndchten der Fall, Ein wei-~
teres Kriterium ist, ob die Abweichungen vom Mittelwert un-
regelm8Big streuen oder systematischen Charakter haben, Auch
dieses 1Bt sich an Hand der Diagramme (Abbildungen 1 - 6) fest-
stellen,

Die Ursachen kBnnen vielseitig sein: es kdnnen mittelfristige
atmosphdrische Schwankungen von typischerweise 30 - Bo Minuten
Dauer sein; es kdnnen instrumentelle Fehler sein, die unter
Umstdnden auch periodisch sein k&nnen; oder es kdnnen natiir-

lich auch HelligkeitsZnderungen von Beteigeuze sein,
Die Ergebnisse im einzelnen:

4,Januar 1979:

Auffdllige Ausbriche sind nicht erkennbar, Es ergeben sich zu
den Sternzeiten 4:00 und T7:00 jJjeweils ein Maximum und zu den
Sternzeiten 5:30 und 8:30 jeweils ein Minimum, Hieraus wiirde
eine Periode von 3 Stunden folgen, Die Schwankung der Hellig-
keit betragen insgesamt o?12 , 80 daB sich die Helligkeit mit
oTo8/h dndert, sowohl beim Anstieg als auch beim Abfall,

21.Januar 1979:
Keine Aussagen m&glich, da zu wenig Beobachtungen,

2,Februar 1979:

Der deutliche Helligkeitsunterschied der ersten drel Beobach-
tungen zu den Ubrigen kann mdglicherweise einen Ausbruch zu
bedeuten haben, dessen Abklingzeit etwa 30 Minuten betrigt,
wobel das Maximum um 4:10 gewesen sein kdnnte und um 0?08
heller lag als die normale Helligkeit der Beteigeuze an diesem
Abend, Die Helligkeitsidnderung vollzog sich somit mit 0?16/h
fir den Abfall,
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9,Februar 1979:

Es zeigt sich eine gleichm#@Bige Zunahme der Helligkeit von
o™Mo65 innerhalb von 26 Minuten im Spektralbereich V und von
o709 innerhalb von 27 Minuten im Spektralbereich B, Dieses
entspricht einer Helligkeitsidnderung von 0T15/h fir V und von
o?Zo/h fir B,

10,Februar 1979:

Bis 5:3c nimmt die Helligkeit ab, bleibt bis etwa 5:50 minimal
und nimmt dann bis zum Schluf der Beobachtungsreihe wieder zu,
Dabei betragen die Schwankungen oT11 fur V und o714 fiur B.
Daraus ergibt sich eine Helligkeitsi@nderung von 0T17/h fur V
und von ov21/h fiir B,

11.Februar 1979:

Keine Aussagen mdglich, da zu wenig Beobachtungen,

28,Februar 1878:

Keine Aussagen mdglich, da zu wenig Beobachtungen,

Es ist eine Sternzeitabhdngigkeit der Beobachtungen zu er-
kennen, Diagramm 7 zeigt alle N&chte mit l3ngerer Beobachtungs-
zeit zusammengefalt, wobel auBerdem alle Messungen eines 12 -
Minuten ~ Intervalles gemittelt und vorher noch auf das mittlere
Niveau (V= 0773 und B= 2755) angepaBt wurden, indem um die
Differenz des Mittelwertes aller Ndchte von dem jeweiligen
ndchtlichen Mittel korregiert wurde, Wie deutlich zu erkennen
ist, zeigt sich eine 3-stindige Periode, die wir bereits vom
4,Januar her kennen, Hier ist allerdings der Unterschied, daB
sich auch die anderen NiZchte diesem Verlauf anpassen, Entweder
hat Beteigeuze eine Periode Uber 3hoom Sternzeitlinge (iber
Monate konstant) oder es handelt sich um einen Azimutfehler
des Instrumentes, Sollte die Ursache bei Beteigeuze liegen, so
dirfte die Periode nicht mehr als 5 sec von 3 h abweichen und
miBte Uber Monate innerhalb dieser Grenzen konstant bleiben,
Statt einer Periode von Shoom kinnte sie auch noch

24P /7 = 3P25M435%  oder 24"/9 = 2M4e™ betragen.

Auf jeden Fall aber lassen sich beziiglich der Frage nach
kurzzeitigen Helligkeitsschwankungen folgende Abschdtzungen
aufgrund meiner Beobachtungen machen,
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Da nicht sicher ist, ob andere Effekte (Azimutfehler, atmos-
phirische Einfliisse) die Schwankungen mitverursachen, sind die

folgenden Werte nur obere Absch&tzungen,

Der mittlere Fehler einer Messung betrigt typischerweise
oTo2 , so daB Messungen, die bis zum Zweifachen dieses Wertes
nach oben oder unten vom Mittelwert abuweichen, durchaus noch
als Bestdtigung einer konstanten Helligkeit angesehen werden
miissen, es sel denn, sie weichen deutlich in systematischer
Weise ab, Daraus ergibt sich, daB erst Amplituden von mehr als

o708 als gesichert betrachtet werden diirfen,

Eine solche Helligkeitsdnderung vollzog sich typischerweise
in 20 Minuten, Schwankungen von wenigen Minuten konnten nicht
nachgewiesen werden; ihre Amplituden wdren auf jeden Fall klei-
ner als 0,08 , sonst hdtte ich sie mit hoher Sicherheit beob-
achtet, Insgesamt konnten Amplituden bis zu 0?20 festgestellt
werden, die aber Zeitskalen von einigen Stunden aufwiesen, Um
kurzzeitige Schwankungen von 1 - 20 Minuten nachweisen zu k@nnen,
miiBte die Genauigkeit wesentlich gesteigert werden, um somit
Amplituden unterhalb von oTo8 zugdnglich zu werden, Dies ist
aber mit der zur Zeit am Lippert-Reflektor angebrachten MeBan-
ordnung aus Photometer und Verstdrker nicht m&glich,

Die folgenden Tabellen 7 bis 9 enthalten die Mittelwerte und

Fehler einer jeden Nacht,
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Tabelle 7
Datum J.D, 24 V) f 6 m
4,Jan,79 43878, 4 or'gg ol12 Y oTo2
21.Jan, 79 895, 3 1.11 0,15 0.12 0,02
2.Feb, 79 807.3 0,99 0,19 0,03 0,02
g,Feb,78 914, 4 0,73 0,03 0,072 o,01
10,Feb, 79 915.,3 0,73 0,03 0,04 0,01
11.Feb, 79 916, 3 4.28 o, 38 0,21 <0,068
28.Feb,79 933, 4 o, 8o 0,05 - 0,02
Tabelle 8
Datum J.D., 24 B f o m
4,Jan, 78 43878, 4 2?09 0?18 DTOQ OTOZ
21.Jan, 79 895, 3 2,53 0,18 0,03 0,03
2,.Feb, 79 807.3 2,31 0,17 0,02 0,02
9,Feb, 79 914,4 2.54 0,03 0,03 0,02
10,Feb, 79 915, 3 2,64 0,12 0,06 0,02
11.Feb, 78 916, 3 3,02 0,38 0,18 <0,12
28,Feb, 79 933, 4 2,66 0,11 5 0,03
Tabelle 3
Datum J.D. 24 B~V £
4,Jan.79 43878, 4 1719 o" 22
21.Jan, 79 885, 3 1.42 o, 24
2,Feb. 79 807, 3 1,32 0,26
9,Feb, 79 814.,4 1.81 0,04
10.Feb, 79 915, 3 1,91 0,13
11.Feb, 78 8916, 3 1.73 0,54
28,Feb, 79 933,4 1.86 0,12

Dabei bedeuten f der Gesamtfehler,

der mittlere Fehler.

6 die Streuung und m
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2:5 Zusammenfassendes Endergebnis

s o ey T o — — — - —— 7 T G ] Y A o Y S O o

Fiir einen gesamten Mittelwert kommen nur die beiden NZchte
9,Februar 1979 und 1o0,.,Februar 1978 in Frage, wdhrend bei den
tibrigen Ndchten wegen der Witterungsverhidltnisse oder anderer

Einfliisse mit stdrkeren Abweichungen zu rechnen ist:

0?73 + oMo3

il

oM55  + oMg3 (fur 1979.1
= J.D, 2443 915)

w <
i

B-V = 1M82 * oMoa4

Fir den V-Wert wurden 23 Messungen mit insgesamt einer MeB-
zeit von 52 Minuten verwendet; fiir den B-Wert wurden 33 Messun-

gen mit insgesamt 50 Minuten MeBzeit verwendet,

Die bezliglich des Gesamtfehlers f drittbeste Nacht am
28,Februar 1879 bringt erfreulicherweise solche Werte, die

gut mit den obigen Mittelwerten ilibereinstimmen,

Ebenso ergibt das probeweise berechnete Mittel sdmtlicher
Ndchte, wobei allerdings entsprechend dem Gesamtfehler f ge-

wichtet wurde, ein Ubereinstimmendes Ergebnis:
V = o775 + olo3 B = 2754 * olo4 B-V = 1779 % oJ05

Das Diagramm 8 zeigt die nichtlichen Mittelwerte fir V und
B gegen die Zeit aufgetragen, Es 188t sich unter Beachtung der
eingezeichneten Fehlergrenzen auch keine mittelfristige Ande-
rung (von typischerweise Wochen) erkennen, Lediglich bei B
kénnte eine gleichmZBige Helligkeitsabnahme vorliegen, Unter
der Annahme, dal diese linear sei, ergibt eine gewichtete Aus-

gleichsrechnung folgende Helligkeitsabnahme:

4B = - o793 + o733 / 100°
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Kapitel 3

Radiobeobachtungen

Die Beobachtungen wurden am 100 m Radioteleskop Effelsberg des
Max-Planck-Instituts fliir Radioastronomie (MPIfR) bei einer Wel-
lenldnge von 2 cm (entsprechend einer Frequenz von 14,7 GHz)
durchgefiihrt, Die Messungen wurden am 19,Dezember 1978 in Form
von Schnitten erhalten, wobei insgesamt 231 Schnitte von Kanal A
und 261 Schnitte von Kanal B verwendet werden konnten, Am
23.Dezember 1978 wurden weitere Messungen in Form von Direkt-
messungen durchgefihrt, Fir die Eichung verwendete ich die
Quellen 3C 120 und 3C 161 sowie zur Absoluteichung der Skala
die Quelle NGC 7027,

5.1 Beibedik wed Baefiit

Die horizontal (in Azimut) gefahrenen Schnitte zeigen bei
Punktguellen in ihrer Amplitude dieselbe Charakteristik wie
die Antenne, Sie 1&Bt sich ndherungsweise durch eine GauBfunk-
tion beschreiben, Da wir mit einem Doppelspeisehornsystem beob-
achtet haben, bei dem das zweite Speisehorn (Vergleichshorn)
negativ gepolt ist, erhalten wir folgenden prinzipiellen Ver-
lauf der Amplitude wihrend eines Schnittes (Abbildung 9):

Azimut

Amplitude

Abb. 9

Einer der wichtigsten Vorteile des verschieden gepolten Dop-
pelspeisehornes liegt in der MSglichkeit, systematische Fehler
der Elektronik ausgleichen zu kdnnen, Dadurch ist die Festlegung

des Nullniveaus recht einfach.
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Da das Vergleichshorn etwas auBerhalb der optischen Achse
liegt, erhdlt man eine etwas schlechtere Abbildung als vom
Primdrspeisehorn, das heilt eine grdBere Halbwertsbreite und
damit gleichzeitig eine kleinere Amplitude, MeBergebnisse zu
diesem Punkt im n&chsten Abschnitt'!

Da wir bei Beteigeuze ohnehin nur mit etwa 10 % Genauigkeit
(entsprechend dem Verhiltnis von Empfingerrauschen zu Amplitu-
de der Quelle) beobachten knnen, habe ich die Messungen fol-
gendermalBen reduziert und geeicht:

An Hand der Eichguelle 3C 120 wird festgestellt, wo das Mini-
mum und das Maximum der Schnitte liegt sowie deren Amplituden

bestimmt, Dann wird der sogenannte Umklappfaktor U berechnet:
U=A+/A_

wobel A+ die Amplitude des positiv gepolten Primdrspeisehornes
und A_ die Amplitude des negativ gepolten Vergleichshornes ist.

Weiterhin wird der Symmetriepunkt des Schnittes auf der Ab-
szissenachse (Azimut) festgesetzt, der mit geniigender Genauig=
keit als in der Mitte zwischen den beiden oben erwdhnten Extrem-

wertstellen angenommen werden darf,

Der Abstand der beiden Speisehdrner betrdgt etwa 3' und die

Halbwertsbreite der Antennenhauptkeule etwa 17,

Die Messungen wurden aufintegriert, so daB fir einen Schnitt
32 MeBpunkte entstanden, wovon je 16 von den einzelnen Speise~

hrnern herrihren,

Die 16 MeBpunkte des Vergleichshornes wurden mit ~U multi-
pliziert und am Symmetriepunkt der Abszisse gespiegelt, so daB
ich jetzt 32 Punkte flr eine einfache GauBanalyse zur Verfligung
habe,
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Das Ziel ist, die Amplitude der GauBfunktion zu ermitteln,
die nunmehr fUr jeweils 32 MeBpunkte eines Schnittes durch eine
Ausgleichsrechnung fir die folgende Funktion (Gleichung 3) er-

rechnet wurde:

(3) flx) = A- exp[-1x=x)2] -

a-m2

7

mit a-=
4+ (n2

Darin ist A die gesuchte Amplitude und X die Stelle des
Maximums, SchlieBlich ist m die Halbwertsbreite,

Die MeBwertausgabe des Rechners im MPIfR in Bonn ist so ein-
gerichtet, daB die Stelle X des Primdrhornes der Ursprung der
Abszisse sein soll, welches an Hand der Eichguellen Uberprift
und ndtigenfalls korregiert werden kann, Im Falle der Betei-
geuze - Messungen bedeutet dies, daB fir jeden einzelnen Schnit$
XOR‘U und m=1'" beim GauBfit herauskommen muB, Sind diese
beiden Bedingungen im Rahmen der zu erwartenden Streuung er-
fiillt gewesen, so habe ich die Amplitude des betreffenden

Schnittes als realistischen lWert akzeptiert,

Weiterhin wurden die ZuBeren (vom Symmetriepunkt aus gese-
hen) 8 MeBpunkte gemittelt und als Nullniveau definiert, also
von den Ubrigen 24 MeBpunkten subtrahiert, Die Schnitte wurden
soweit lber das Ziel hinausgefahren, dal fir diese weit auBlen
liegenden Messungen mit Sicherheit angenommen werden konnte,
daB hier der Strahlungsstrom von Beteigeuze unmeBbar klein ge=
worden ist, Nun wurde ein GauBfit durchgefiihrt, der mir haupt-
sdchlich die Amplitude A mit mittlerer guadratischer Abwei-
chung der Messungen vom Fit lieferte und nebenher noch die Ry =
Stelle und die Halbwertsbreite als KontrollgrtBen, ob der Fit
brauchbar ist, Dieser Fit wurde in drei Stufen der Mittelung
durchgefiihrt: zuerst etwa 10 Schnitte fir Untersuchungen sehr
kurzfristiger Schwankungen ( kleiner als 30 Minuten ) , dann
etwa 30~ 40 Schnitte und schlieBlich alle Schnitte zusammen,
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SchlieBlich ist der Empfinger und Verstdrker so gebaut, daB
die Signale abuwechselnd auf zwei Kandle (A und B) zur weiteren
Verarbeitung gegeben werden, wihrend der jeweils nicht benutzte
Kanal auf eine kiinstliche Vergleichsquelle - einen Rauschwider-
stand -~ geschaltet wird, Durch Verwendung von zwei Kandlen wird

praktisch die gesamte Zeit zum Messen ausgenitzt,

Der GauBfit wurde nach der Methode der kleinsten quadrati-_
schen Abweichung durchgefiihrt, Es ist

(4) Q= (y-y )? = Z(Ae?-2Ayet+y?)
mit f = J%;%%E

die Summe der guadratischen Abweichungen, die es zu minimali-
sieren gilt, das heiBt die Ableitungen nach der Amplitude A,
nach X und nach der Halbwertsbreite m missen verschwinden,

Da sowohl Null als auch negative MeBwerte mdglich sind,
kann die GauBfunktion nicht logarithmiert werden, Da sie auller-
dem eine nichtlineare Ausgleichung erfordert, habe ich zur Be-
stimmung der Nullstellen der Ableitungen das Newtonsche Ndhe=
rungsverfahren gewshlt., Im folgenden seien die benttigten Glei-
chungen aufgefihrt:

2Q/ A
5 = IR, o 0
(5) Anes A Q| OA?
(5) X - _ aO/aXo

o

7) = _ 0Q/dm
( Moer = Mo = 5201 5m?
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(8) 20 > 2e(aet-y)

(9) %:g— =’Z 2.e*

(10) gfo =53 4-A-e"-—){{—)—<;-(A.e“—)/,}

(11) -‘-5-5—% = Z LA 8%t a.7m2- [A-et(4t-1) -y (2t-1)]
(12) —3——5—7— =ZA-A-e"'7t-(A-e“‘—y,‘}

(13) 0 Siaet Lo taet -3y (2t-3)

Sobald sich alle zu bestimmenden GrdBen um nicht mehr als
10"3 veridndern, kann der Fit als beendet betrachtet werden,

Die Amplitude fiihrt schlieBlich nach Eichung mittels der Eich-
guelle zum Strahlungsstrom S in den Einheiten lﬂm'2H2'1 ; das
ist identisch mit Energie pro Fldcheneinheit, In der Radio-
astronomie ist als Einheit 1 Jansky (Jy) gebriduchlich:

26 -2 1

1 Jy = 10 Wm~“Hz" ' = 1000 mJy
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3.2 Ergebnisse_der Vergleichsguellen

An Hand der Quelle 3C 120 wurde der Umklappfaktor bestimmt,
wihrend die Quelle NGC 7027 zur Bestimmung des Amplitudeneich-~
faktors verwendet wurde, SchlieBlich wurde die Quelle 3C 161

zur Kontrolle verwendet,

3 C 120

Durch GauBfit wurden folgende GroBen ermittelt, die zundchst
fir Kanal B berechnet wurden, da Kanal A technisch nicht ganz
in Ordnung zu sein schien, In Tabelle 10 sind die Ergebnisse
von zwei Schnitten der Quelle aufgefihrt, wobei das Prim&rhorn
und Vergleichshorn getrennt ausgewertet wurden, um anschlieBend
den Umklappfaktor bestimmen zu k@nnen,

Tabelle 1o
(Kanal B)
A Xg m
Prim3rhorn + 5,24 * 0,19 - o¥o8 58151
Vergleichshorn - 3,96 * 0,20 ~ 172%48 7120
Primirhorn + 5,18 * 0,20 - 1952 58155
Vergleichshorn - 3,38 % 0,75 ~ 16872 | 77M3

Das gewichtete Mittel ergibt dann folgende Werte fir das
Radioteleskop:

17199 L. 427

Hornabstand

Halbwertsbreite,

Primirhorn 58953 £ efe2
Vergleichshorn: 7186 % 175

Umklappfaktor : 1.33 % 0,05

MeBpunktabstand : 151356
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Die grtBere Halbwertsbreite des Vergleichshornes kommt da-
durch zustande, daB es im Gegensatz zum Primdrhorn nicht auf
der optischen Achse liegt, Da bel der Ausgleichsrechnung fir
Beteigeuze beide Schnittkomponenten zusammengefaBt wurden und
lediglich die Amplitude, nicht aber die unterschiedliche Halb-
wertsbreite korregiert wurde, wird man beim GauBfit der Betei-
geuze-Messungen eine mittlere Halbwertsbreite von etwa G65"X 6"

erwarten,

Erstaunlicherweise weicht der manuell bestimmte Umklappfak-
tor etwas von dem des GauBfits ab, Er lautet bei Kanal B:

U = 1,28 * 0,01

Der Grund fir diese Diskrepanz liegt darin, daB die Charak-
teristik des Vergleichshornes -~ da es auBlerhalb der optischen
Achse liegt -~ nicht mehr gut genug einer GauBfunktion ent-
spricht, Deshalb mufB der durch den GauBfit bestimmte Wert nicht
unbedingt der beste sein, Im vorliegenden Fall hat sich gezeigt,
daBl der manuell bestimmte Wert U bei spdteren Reduktionen eine
geringere Streuung der MeBpunkte lieferte,

Kanal A

Bei Kanmal A sollte nur noch der Umklappfaktor bestimmt wer-
den, der flr die weitere Reduktion einzig wichtig ist, die an-
deren Antennen- und TeleskopgrtBen sind ja schon genau genug
bekannt,

A

1l

L =+ 5.1294 A= - 64,1316 U

, = + 5.1226 A_

1.2415

il

A

i
i
il

- 4,1738 u 1.2273

Als gerundeter Umklappfaktor ergibt sich: U=1,24



Nunmehr wurden die beiden negativen Halbschnitte eines jeden
Kanals umgeklappt und unter Benutzung des jewelligen U~ Faktors
multipliziert, Jetzt wurde erneut ein GauBfit durchgerechnet,
und es ergaben sich die endgiiltigen Werte fiir die Halbwerts-
breite m und die Amplitude A,

|

Kanal A : m = 623 A
642

5,23
5.15

0.24 (U=1.,24)
0.17 (U=1.,28)

1l

i

D
i
o+

Kanal B : m

Man erkennt, daB Kanal B die besseren Ergebnisse liefert und
bei Mittelung der beiden KanZdle der Kanal A nur noch eine ge-
ringfligige Verbesserung erzielt, Aus beiden KangZlen erhdlt man
fir die Amplitude:

A = 5,18 * 0,15

NGC 7027

Der manuell bestimmte Umklappfaktor U betrdgt U=1,28 fir

Kanal B und stimmt mit dem Ergebnis von 3C 120 iUberein,

Aus je zwel gemittelten Schnitten vom 22,12,78 um 20,31 MEZ
und vom 23,12,78 um 18,58 MEZ wurden folgende Amplituden ermit-
telt:

A= 8,68 % 0,01

A = 8,67 % o,01

Baars et al (1978) haben einen Strom von 6,16 Jy gemes-
sen, Hieraus ergibt sich zur Umrechnung der Amplitude A in die
Einheiten des Strahlungsstromes S (Jy) der folgende Zusammen-
hang:

Il
()
»
-~J
-—
D

s/Jy

S5/mJy

1l
=3
-
(@]
I



3 C 161

Zur Kontrolle wurde die Quelle 3C 161 am 23,Dez.78 um 3:55 MEZ
zu
A=2,89

bestimmt,

Hierfir geben Baars et al (1978) den Wert S = 2,14 Jy an,
Daraus folgt die Umrechnungsbeziehung:

S/Jy = 0.74 A

in guter Ubereinstimmung mit der Quelle NGC 7027, deren Wert aber

im weiteren nur noch verwendet wurde,

3 C 120

Fiir diese Quelle erhielt ich den Wert A = 5,18 * 0,15 fir

die Amplitude, Dies ergibt einen Strahlungsstrom S von:

S 14.7 GHz 3,68 £ 0,11 Jy
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3.3  Beobachtungen von Beteigeuze

Die Messungen der Schnitte von Beteigeuze wurden am
18.Dezember 1878 durchgefiihrt, Die folgenden Tabellen 11 und
12 beinhalten die Ergebnisse der GauBfits fur Kanal A und B,
wobei die Schnitte zu Bldcken mit unterschiedlicher Anzahl von

Schnitten zusammengefaBt wurden,

Spalte 1 enth&lt die Bezeichnung der Blocke; die zweite
Spalte gibt die Anzahl der Schnitte an, die in diesem Block
gemittelt wurden, In Spalte 3 ist die mittlere Beobachtungs-
zeit in h:m:s angegeben und Spalten 4 - 6 enthalten die Para-
meter des GauBfits,

Igbellis 11
(Kanal A)
Block | Schnitte | Sternzeit S/mJy X m
A 33 6:08:13 1.4 * 3,6 285 6304
B 34 B:b40:45 8,1 £ 2,6 ~1647 BaN7
C 30 7:08:34 12.2 £ 3,8 aY3 4313
D 30 7:28:22 9,9 % 2,0 ~2485 5618
E 30 7247217 3,7 * 3.8 =143 41502
F 36 8:09:15 12,1 * 3,2 ol'? 861"
G 38 8242:32 15.3 £ 2.4 -0oM3 6416
TOTAL 231 1528338 10.4 £ 1,5 -115 Bapra




Tabelle 12
(Kanal B)
Block | Schnitte | Sternzeit S/mJy Xq m
a 8 518382
b 8 5:58:22 4,5 £ 3,9 1706 6702
& 8 6:16:41
d 9 Bi22: 2@ 12,0 * 3,6 1306 79186
e 10 6:29:21 9,8 & 5, 503 7382
f 1o ‘B335:44 10,3 * 4,1 419 3404
0 10 6:42:00
h 1o 6:48:16 1.6 £ 4, 1202 6815
i 10 7:03:18 6,2 £ 4,2 2418 814
J 10 7:09:34
k 10 7:15: 506 6,6 £ 4,5 25786 6371
1 1o 7:22:06 10.4 £ 2,6 404 6611
m 1o 7:28:22 5.8 + 2,6 -12M 6548
n 10 7234237 13,6 £ 1,8 ~T87 2885
0 12 T:41:39 8,7 £ 4,1 -6i8 411"
D 7 7:48:13
q 10 T253:32
T 10 7:59:48
s 10 B:06:03 18,5 £ 2,4 479 3783
t 11 8:13:01 16,5 £ 2.1 ol's 2887
u 12 B8:24:486 3,8 3,0 2008 7588
v 13. 8132:41
w Ta 8:41:21 13,5 £ 5,4 -TH8 4899
X 1o 8247255 10,2 £ 5, ~1i8 g5%8
y 10 8:54:10 11.6 £ 4.8 Ba7 12816

Bei den Bldcken ohne Angabe der Parameter waren die Werte
fiir die Halbuwertsbreite und die X, =~ Stelle derart unsinnig, daB

somit auch auf den Wert fiur die Amplitude kein VerlaB war,
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Tabelle 12
(Fortsetzung)
Block | Schnitte | Sternzeit S5/mJy X5 m
A 35 B:aT7:52 4,9 * 2,3 -18Yo 46700
B 3o 6:35:42
C 3o Teeat23 8,2 * 2.4 ar4 613
D 30 7:22:06 .2+ 1,5 119 670
E 39 T:44:04 .B % 2.4 ~-1148 3418
F 43 8:11:36 .0 * 1,1 6I'6 4914
G 44 8:43:12 .2+ 3,2 6u3 10719
TOTAL 261 7:29:43 6,5 * 0,9 ~0,03 6204

Die Bldcke A bis G sind wie folgt

zusammengefalt worden:

A =a +
B =1e +
C=nh+
D=k +
E=n+
F =1+
G =v +

€ v 0O = B -h O
+ + + + + o+ +
X o T 3 w O O

aus den Bldcken a bis
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5.4 Erseshisse

Die schwach gemittelten Bldcke von Kanal B (kleine Buch-
staben) und die stidrker gemittelten Bldcke der Kandle A und B
(groBe Buchstaben) sind in den Diagrammen 10 bis 12 gegen die
Zeit aufgetragen, Es zeigt sich, daB keinerlei besondere
Schwankungen vorgelegen haben, Zu einer Flare-Aktivitdt be-
sonderer Stdrke oder zu einem Ausbruch eines einzelnen starken
Flares ist es offensichtlich nicht gekommen,

So lassen sich hauptsidchlich Mittelwerte flir die Strahlungs-
strme gewinnen:

Kanal A: S = 10,4 £ 1.5 mJy

14,7

Kanal B: 5 = 6.5 f 0,9 mJy

14,7

Der gewichtete Mittelwert beider KanZle betrigt:

- B
S 14,7 7.5 % 1,7 mJy
Da aber Kanal A offensichtlich technisch nicht ganz ein-
wandfrei war und systematische Abweichungen zeigte, ist es
verniinftiger, nur das Ergebnis von Kanal B zu verwenden!

Weitere Messungen wurden am 23,Dezember 1978 um 4:00 MEZ
und um 23:45 MEZ als Direktmessungen durchgefiihrt, Auch hier-
bei wurde das Vergleichshorn mitbenutzt und aus jeweils zweil
aufeinanderfolgenden Messungen mit Prim&rspeisehorn und Ver-
gleichshorn die halbe Differenz genommen, AuBerdem wurde nur

Kanal B verwendet, -

Somit lauten die Ergebnisse fir Beteigeuze:

Datum 544.7 GHz

1978 Dez 19, 8.5+ 0,9 mJy

1978 Dez 23,
4:00 MEZ 4,5 * 0,9 mly
23:45 MEZ 8,2 £ 0,5 mJy
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S/mJy Sternzeit
6h 7 8 9
T 1 T I
15| |
I l | i
| |
l | | ]
4
Kanal A Abb. 10
S/mJy Sternzeit
sh 7 8 9
T T T I
|
12 [ ' } l ‘
I N l |
l I
IR
Kanal B Abb. 11
S/mly Sternzeit
gh 7 8 9
1 T T T
16
12

Kanal B Abb. 12
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In Tabelle 13 werden alle bisher durchgefithrten Kontinuums-

messungen von Beteigeuze aufgefihrt,

LLLE L

Fregquenz |[Strahlungsstrom Datum der

GHz mJy Beobachtung

0,430 < 3o 1974 Aug 1

2,685 < 3 1870 2

2,685 o * 2,0 1975 Nov 3

4,875 1.9 % 0,4 1974 Dez 3

8,085 < 3 1870 2

8,085 2,8 % 2,5 1975 Nov 3
10,63 23 6 1966 Okt 3o, 4
10,68 7 * 1 1972 Jan 1. 5
19,68 9 4 1972 Okt 29, 5
10,68 5 1 1972 Nov 3
10.69 7 + 1 1973 Dez 5
14,7 6.5 £ 0.8 1878 Dez 19, 6
14,7 4.5 &£ 9,9 1978 Dez 23, 3
14,7 8,2 * 0.5 1978 Dez 23, 6
14,9 8.7 * 1,1 1978 Okt 27, 7
15.0 8,0 % 1,2 1975 Jan 8
15.8 110 + 3o 1966 Feb 21, 9
22 8 £ 1976 Nov 8
22 8 ol 1877 Apr 3
22 20 t 2.4 1977 Nov 11, 8
90 896 T 32 1975 Dez 28, 10
90 148 t 40 1875 Okt 3

Die Zahlen hinter jeder Beobachtung geben die Referenz an,
Fine Liste aller Referenzen mit Angabe des verwendeten Instru-
mentes und seinem Durchmesser ist auf der ndchsten Seite zu

finden,



- 38 -~

feintEnzen
1 J.D.Fix & S.R,Spangler (1976) Arecibo 305 m
2 R.M,Hijellming (1971) NRAD -~ IF
W,J.Altenhoff et al (1979) MPIfR 100 m
auBer: 2,695 GHz, 8,085 GHz NRAC -~ IF
90 GHz NRAO 11 m
4 F.R.Seaquist (1967) ARD 46 m
5 H.J.Wendker & W,J,Altenhoff (1873) MPIfR 100 m
B diese Arbeit MPIfR 1o0 m
7 P.F.Bowers & M,R,Kundu (1979) MPIfR 100 m
8 W,J,Altenhoff & H,J,Wendker MPIfR 100 m
(bisher unversffentlicht)
g K.I.Kellermann & I,I,K,Pauliny (1966) NRAD 43 m
10 P.R,Schwartz & J.H,Spencer (1977) NRADO 11 m

NRAOD = National Radio Astronomy Observatory in Grenn Bank
MPIFR = Max-Planck-Institut fiUr Radiosatronomie in Effelsberg
AROD = Alogonquin Radio Observatory

IF = Interferometer



Kapitel 4

Globale Parameter

Bisher haben sich eine Reihe von Autoren nur einzelnen Pro-
blemen dieses Kapitels gewidmet, Dabel haben sie fir die ande-
ren GrdBen allgemein gebrduchliche Werte Ubernommen, Die Folge
hiervon ist, daB sich die Darstellungen teilweise widerspre~
chen oder unvollstidndig sind, Beispielsweise wird die inter-
stellare Absorption meistens auBler Acht gelassen, das heiB3t
also zu Null angenommen, was bestimmt nicht der Realitidt ent-

spricht,

In diesem Kapitel versuche ich, flr jeden Parameter den
besten Wert herauszukristallisieren und alle diese "Bestpara-
meter” wiederum als Mosaiksteinchen flr ein in sich konsisten-
tes Bild zu verwenden, Ich verwende beim letzten Mosaikstein-
chen allerdings eine neue GrdBe, ndmlich die Summe aus Absorp-
tion Qv und bolometrischer Korrektur BC: AV4-BC (vergleiche
Abschnitt 4,9), Somit stellt die in Abschnitt 4,11 gegebene
Zusammenfassung aller globaler Parameter eine bisher nicht
vorgelegte, in sich konsistente Darstellung von Beteigeuze dar,
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4.1 DohelRbargs Decelmgsanz

Zundchst seien in Tabelle 14 alle Messungen aufgelistet,
Dabei bedeutet 9UD der Durchmesser der gleichm#Bigen Scheibe
(englisch: uniform disk) und QLD der Durchmesser einer rand-
verdunkelten Scheibe (englisch: limb darkening disk),

AuBerdem bedeuten die Abkirzungen:

M = Michelson- Interferometrie
A = Amplituden - Interferometrie
S = Speckle -~ Interferometrie

IR = Infrarot - Interferometrie

/u = Randverdunkelungskoeffizient
(1imb darkening coefficient)

Anmerkungen:

1) Der UD-Wert wurde zuriickgerechnet mittels
der Beziehung eLD = QUD -1.,18

2) aus insgesamt 35 Beobachtungen des Jahres
1976 gemittelt (Quelle leider nicht mehr
auffindbar)

Es gibt verschiedene Auswertungsmethoden der Speckle-Inter-
ferometrie, auf die aber in dieser Arbeit nicht eingegangen
werden soll, Welche der spiteren Reduktionsmethoden auch ge-
wihlt worden ist, die Speckle-Interferometrie liefert auf jeden
Fall die genauesten Ergebnisse,
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Tabelle 14
Wellenlsnge |Methode| Jahr QUD GLE /u
A oroo1 oloo1
5750 M 1920 477 1
5756 m 1921 54 1
5750 M 1822 34 1
5750 m 1925 44 | » 1
5750 M 1926 34 », 2 1
5750 M 1827 41 | + 1
575@ M 1928 37 1
5750 M 1930 4o 1
5752 i - 34_) 2
S5o00 % 125 - 1971 =50 3
4220 S 1972 B8 ¥ 5 4
4880 S 1972 67 * 5 4
5700 S 1972 B5 £ 5 4
71%0 S 1972 52 £ 8§ 4
10400 S 1872 < 50 4
4213 £ 34 A 1972 62 £ 17 5
5020 * 35 A 1972 47 % 5
5803 * 46 A 1872 57 % 5
5882 * 15 A 1972 57 & 5
6336 £ 16 A 1972 44 £ 13 g
50000 IR 1975 < 5o 6
5100 % 5o S 1976 48 * 1 74 £ 1 7
5180 * 5o § 1978 53 £ 1 79 £ 1 7
5180 * 5o 3 1976 (156 + 6 66 * 6 |0,6 0,3 8
s A 1976 2) 52 + 3
5100 % 5o S 1976 45,3 52.0 o, 751 @,13
£ 6.5 G iy
5200 * 50 8 1976 48,9 56,9 0.,93% 0,03
t 0,7 + 1.0
6800 8 1977 53 £ 4
6500 * 20 8 1977 51 £ 1
6500 * 20 g 1877 52 £ 1
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Referenzen

e s sy o sy s 49 st ol

1 R.F.Sanford (13933), gemessen von
F.G.,Pease

R.Hanbury Brown (1968)

D.Y.Gezari et al (1972)

D.Bonneau & A,Labeyrie (1973)

D.G,Currie et al (1974)

D,W, McCarthy & F,J,Low (1975)

C.R.Lynds et al (1976)

M,J, McDonnell & R,H,T.Bates (1976)

M,S.Wilkerson & S.P.Worden (1977)

Y,Y.Balega & N,A,Tikhonov (1877)

S.P,Worden et al (1977)

- 0 O W N D g & WWN

— D

SchlieBlich habe ich den mir plausibelsten Wert ermittelt:

QUD = oMo51 * o0'o01

Um nun QLD zu erhalten, muB ich mit einem geeigneten Faktor
multiplizieren, Tsuji (1976) gibt einen Faktor ven 1,12 an,
wihrend man aus der Arbeit von Wilkerson & Worden (1977) einen
Wert zwischen 1.15 und 1.16 entnehmen kann, Wenn ich also einen
Wert dazwischen von 1,14 * 0,02 annehme, liege ich wahrschein-

lich dem wahren Wert recht nahe, Somit erhalte ich:

eti) = olo58 % oloo?2

Da McDonnell & Bates (1976) einen kleineren Randverdunkelungs-
koeffizienten gu==o.6) verwendet haben als Wilkerson & Worden,
habe ich fir die Umrechnung von GLD in 6 beim McDonnell-Wert

den Faktor 1.18 benutzt,

ub

Im folgenden werden alle Angaben, bei denen der Sternradius
eine Rolle spielt, umgerechnet auf obigen UWert eLD' Sofern
Werte der Literatur entnommen wurden, die sich auf einen schein-
baren Durchmesser von oYo5 beziehen (insbesondere x=1/R,),
werden diese Werte zusdtzlich in eckigen Klammern dahinter er-

wahnt,
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4,2 Entfernung d

e oy o oy g S i o

Die folgende Tabelle 15 gibt die bisherigen Ergebnisse der

Entfernungsbestimmung in Form der Parallaxe wieder:

Jagpile v
Elkin (" olo3o trigonometrisch
Adam 7/ olo12 spektroskopisch
Schlesinger "/ o016 trigonometrisch
Schlesinger, 1830 ol'o12 trigonometrisch
Schlesinger & Jenskin, 184o0| olo11 trigonometrisch
Jenskin, 1952 @ oloo05 trigonometrisch
Hoffleit, 1864 oloo5 trigonometrisch

Anmerkungen:

1) verdffentlicht von Michelscn & Pease (1921):
sie geben ein gewichtetes Mittel von olo18 an,
2) aus 2 Messungen gemittelt

Der Mittelwert betrdgt: o013 * olloo3
Dies entspricht einer Entfernung von etwa: 8o pc * 20 pc

Die meisten Werte sind recht alt und dirften mit grdBeren
Fehlern behaftet sein, Ich vertraue den neueren Messungen mehr
und werde den Wert, den Hoffleit (1964) angibt, ibernehmen,
Somit betridgt die Entfernung:

d = 200 pc

Dieser Wert wird auch von anderen Autoren benutzt,
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4,3 Temperatur TeFF

o v o s S S 4o v

Die folgende Tabelle 16 enthdlt die bisherigen Ergebnisse
iiber die Effektivtemperatur von Beteigeuze:

Igbelie 1B
Weymann, 1862 3150 K
Dyck & Simon, 1875 3250 K
Linsky & Haisch, 1878 3400 K
Mc Carthy & Low, 1877 3500 K
Fay & Johnson, 1873 3500 K
Sanner, 1876 3500 K
Ramsey, 1977 3600 K
Hinkle et al, 1976 3600 K * 100 K
Tsuji, 1976 3850 K £ 150 K
Der Mittelwert betrigt:
= +
Teff = 3500 K I 8o K

Da keine der relativ stark streuenden Temperaturangaben
besonderen Vorzug verdient, wdhle ich den Mittelwert fir
meine weiteren Modellrechnungen,
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4,4 Scheinbare visuelle Halligkeéﬁ m,

e e T e R R

Tabelle 17 enthidlt im ersten Teil vier Werte fiir einen be-
stimmten Beobachtungszeitpunkt und im zweiten Teil die gesamte

Schwankungsbreite der Helligkeit.

Tabelle 17
Johnson, 1964 o769 (13,0, 2 436 940
Johnson, 1965 on 42 J.D, 2 438 4oo
Lee, 1970 o4 J.D, 2 440 120
diese Arbeit ol73 J,D, 2 443 915
Schlesinger, 1930 o5 - 1M
Payne-Gaposchkin, 1838 o1 - 173
Schlesinger & Jenskin, 18940 o1 - 172
Hoffleit, 1964 o4 - 173 12
Kukarkin, 1969 oT42 - 173
Kukarkin, 1974 oTa -~ 173
Anmerkungen: 1) eventuell auch J,D, 2 437 3oo

(wurde vom Autor nicht angegeben)
2) Hoffleit nennt einen Mittelwert von o8

Bei der Beobachtung von o™ hat es sich wahrscheinlich um
eine Ausnahme gehandelt, bei der Beteigeuze einmal eine beson-
ders hohe Leuchtkraft erreichte, Es scheint mir sinnvoll zu
sein, fir weitere Rechnungen einen Wert von oT4 fir das Maxi-

. m . ik
mum, und einen Wert von 1,2 fir das Minimum anzunehmen,

Im folgenden Verlauf der Untersuchungen werde ich als lang-
fristige mittlere Helligkeit von Beteigeuze den Wert o78 ver-
wenden, Dementgegen ist der von mir gemessene Wert von o773 ein
momentaner Wert fir J,D, 2 443 8915,

. m
Maximum 3 p

_ m
Minimum ¢ .

mittlere Helligkeit : oh'8
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4,5 Farbexzess EB-V

e s s o S oty ot e saves ot

In Tabelle 18 sind alle bisher gemessenen B~V UWerte zu-

sammengetragen,
Tabelle 18
Hoffleit, 1964 1786
Johnson, 1964 1787
Johnson, 1965 1785
Johnson, 1967 1784
Lee, 1970 1789
Eggen, 1973 1784
diese Arbeit 1782

Tabelle 19 enthilt die (B«V)O-\ﬂerte. Diese sind theore-

tisch hergeleitet und frei von interstellarer Verfidrbung,

Tabelle 13
Johnson, 1966 1764
Johnson, 1967 1762
Lee, 1970 1771
Flower, 1977 172

Die Mittelwerte lauten:

=+

B-V = 1?85 0?01

m
0,03

i+

. m
(B_V)O- 1,67

Die Differenz aus beobachtetem und theoretischem Wert der
Farbindizes B-V und (B-—\/)0 heiBt Farbexzess Eg ,, und betrsgt:

Eg_y = oT18 * oMo3

Eggen (1973) gibt in gquter Ubereinstimmung mit meinpem Mit-
telwert Eg , = 0.16 an, Dariiber hinaus hat Lee (1970) fur die
Region Nordwest im Orion einen allgemeinen Durchschnittswert
von kleiner als 0T1 abgeleitet,
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4,6 Absolute visuelle Helligkeit m

s o o i S e e S S D | D ST S L ) TS O Y W D T ST O e o

Die bisherigen Ergebnisse sind in Tabelle 20 zusammenge-
stellt:

lsbeile 29
Wilson & Bappu, 1957 - Gog ¥
Fosbury, 13873 = gPg 1"
Fay & Johnson, 1973 ~ 575 bis - 605
Wilson, 1976 ~ 504
Sanner, 1976b - 578
Anmerkungs 1) aus der Breite der Chromosphirenlinie Call,

die durch den Wilson-Bappu-Effekt mit der
absoluten Helligkeilt MV gekoppelt ist,

Es ist nicht erwiesen, inwieweit die interstellare oder
circumstellare Absorption eine Rolle spielt, Allgemein aber
gilt Gleichung 14:

(14) M,

-(m-M) - A

wobel AV die Summe aus interstellarer und circumstellarer
Absorption ist, Mdge an dieser Stelle ein Rechenbeispiel
folgen: mit mv:=0?8 und d= 200 pc (Entfernungsmodul: 675)
und MV=-5T7 hitte ich als Absorption Ay = om, so wie es
viele Autoren behaupten, Es lassen sich aber auch andere
Kombinationen rechnen: veridndere ich die Entfernung und
benutzen d:é%)pc(aTS), dann wire AV==2T0 . Oder ich be-
nutze d=200pc und ein selbst bestimmtes Av (vergleiche
Abschnitt 4,9) und benutze das so erhaltene M, » auch wenn
es den beobachteten Werten widerspricht, Dieser letztgenann-

ten MBglichkeit folgte ich, Dazu im folgenden die Begriindung:
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Es sollte beachtet werden, daB der Wilson-Bappu~Effekt an
zwar kiihlen, aber doch nicht so extremen Uberriesen wie Betei-
geuze geeicht wurde, SchlieBlich kann der Zusammenhang zwischen
Turbulenzgeschwindigkeit und absoluter Helligkeit (dies ist der
entscheidende Zusammenhang) noch nicht erklirt werden, Er kann
ja durchaus bei so groBen Sternen wie Beteigeuze (1247 Sonnen-

radien) ein anderer sein als bei normalen Riesen,

Entweder akzeptiert man die geringe Entfernung und einen
verniinftigen Absorptionswert oder man benutzt die grdfBere Ent-
fernung und nimmt dann die Tatsache in Kauf, daB zwischen Betei-
geuze und der Erde keinerlei Absorption stattfindet, Oder man
ignoriert die GesetzmdBigkeit zwischen Linienbreite und abso~
luter Helligkeit mit dem Argument, sie gelte zwar fir Riesen,
jedoch nicht fiir extreme Uberriesen, AuBerdem hat die Hiille

von Beteigeuze mit Sicherheit auch EinfluB auf die Linienbreite,
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4,7 Bolometrische Korrektur BC
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Tabelle 21 enthZlt alle erhdltlichen BC-Werte, die der
Einfachheit halber positiv gemi0 Mbol:zmv - BC verwendet

werden sollen,

Tabelle 21

Johnson, 1966 1748 fir 3500 K
Lee, 1970 1755 fiir 3450 K
Stothers & Leung, 1971 1760 fir 3450 K
Flower, 1975 1765 fir 3540 K
Flower, 1977 1M72 fir 3250 K
Linsky & Haisch, 1979 2719 fiir 3450 K
Smak, 1966 2734 -

Es wurden alle Werte auf BCD==0T07 reduziert und gelten

fiir Uberriesen vom Typ M2I,

Die beiden Werte iber 2™ finden ihre Ursache in der Annahme

einer speziell fir extreme Uberriesen giiltigen, recht kompli-

zierten Theorie, Deshalb miissen diese Werte gesondert betrach-

tet werden,

Fiir die erste Gruppe ergibt sich der Mitteluert:

BC = 160 + o004

Fir die zweite Gruppe lautet der Mittelwert:

BC = 2727

Im Abschnitt 4,9 wird dieses Problem wieder aufgegriffen
und besprochen,
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4,8 Radialgescbwiggigggiﬁ RG

Bei den Messungen der Radialgeschwindigkeit miissen Uberla-
gerungen durch photosphdrische und chromosphdrische Bewegungen
beriicksichtigt werden, Es gibt leider nur zwei Messungen der

Radialgeschwindigkeit von Beteigeuze:

Sanford, 1933 20,3 km/sec
Jones, 1928 21.0 km/sec

Weymann (1962) und Schlesinger & Jenskin (194c) zitieren
obige Ergebnisse, Goldberg et al (1975) zitieren wiederum

Weymann,

Die meisten Autoren besch&ftigen sich mit den sich liberla-
gernden Chromosphirenlinien, die in der folgenden Tabelle 22
kurz erwdhnt und spidter wieder aufgegriffen werden sollen,

Dabei ist die Geschwindigkeit relativ zur Photosphdre ange-

geben,
Tabelle 22
Wilson & Bappu, 1957 4 km/s KI7688, Call
Boesgaard & Magnan, 1875 3,5 bis 7 km/s |[FeIlI
Sanner, 1976b -6 km/s KI 7699
~-13 km/s
Goldberg et al, 1975 -4 bis -6 km/s [KI 76398, Na 0,0,
-11 bis =13 km/s

Ein negatives Vorzeichen bedeutet eine Blauverschiebung der
Chromosphdrenlinien relativ zur Mitte der Photosph3drenlinie,
Die Tatsache, daB sowohl Blau-~ als auch Rotverschiebung fir
dieselben Linien festgestellt wurden (zu verschiedenen Zeiten
allerdings),bedeutet nicht unbedingt einen Widerspruch, wie

im Abschnitt 5 behandelt werden wird, Dabei bedeutet eine Blau-

verschiebung eine Expansion relativ zur Photosphé&re,



w 51 =

Beziiglich der Radialgeschwindigkeit von Beteigeuze (Bewe-
gung des Schwerpunktes relativ zur Sonne) werde ich der Ein-
fachheit halber dasselbe tun wie alle anderen Autoren auch,
und den Mittelwert, den bereits Weymann (1962) zitiert, be-

nutzen:

RG = 20,6 km/sec

Dariiber hinaus hat man Schwankungen dieses Uertes fest-
gestellt, die also eine Bewegung der Photosphidre relativ zum
Schwerpunkt von Beteigeuze darstellen, Die Ergebnisse sind
in Tabelle 23 aufgefiihrt,

Tabelle 23
Payne-Gaposchkin, 1938 "/ -5 bis +7. km/s
Mc Laughlin, 18946 ~4,1 bis +4,1 km/s
Weymann, 1962 -8 bis +3  km/s
Anmerkungs 1) gemessen von Jones (1928)

und Sanford (1933)

Hieraus ergibt sich ein typischer Wert von * 5 km/sec,

Weymann hat fir den von ihm untersuchten Zeitraum von
1936 bis 1962 keine Periodizitdt feststellen kdnnen, Dem-
entgegen zeigt sich bei Payne-Gaposchkin, die den Zeit-
raum 1908 bis 1931 untersucht haben, eine Korrelation mit
den optischen Schwankungen, Die Auswirkungen einer mdglichen

Korrelation werden im Abschnitt 5 behandelt,
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4,9 Interstellare und c1£cumsEgilggg_Angngigg

Das bereits im Abschnitt 4,7 erwdhnte Problem der Absorption
und der Helligkeit soll hier etwas ausfihrlicher betrachtet
werden,
Rus den Gleichungen

Mbol o~ Mbol
2.5

(15) LIL, = 10
.8 . d
(16) RIR, = 21494 —5 -3
(17) m-M =5 lg& -5
(18) LiL, = (RIR)? - (TIT,)*

sowie der Gleichung (14) und der Definition der bolometrischen

Korrektur folgt die Beziehunqg:

(19) A, + BC = 2790

Dabei bedeutet R der Radius, mbol die bolometrische absolute
Helligkeit, e der scheinbaren Durchmesser in Bogensekunden,
d die Distanz von Beteigeuze in pec, (m-M) der Entfernungsmodul,

L die Leuchtkraft und T die Effektivtemperatur,

Somit ist also Gleichung 19 zwingend und je nach verwendeter
bolometrischer Korrektur BC erhilt man einen Wert fir die inter-
stellare und circumstellare Absorption Ay der dann unter Ver-
wendung von Gleichung (14) und (17) bei bekannter Entfernung d
die absolute visuelle Helligkeit MU liefert oder umgekehrt, beil
bekanntem MV, die Entfernung d.
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In der folgenden Zusammenstellung seien nun noch die beiden

wichtigsten Kombinationen von Av und BC gegeben:

A o6 173
\V)
BC . 178

wobei der Wert AV==0T6 durch die Gleichung
(20) ' A, = R Epy

erhalten wird, Hierbei ist R eine schwer zu bestimmende GrioBe,
die unter Annahme einfacher Bedingungen theoretisch R= 3,6
betragen sollte und bei etwa R = 3,2 beobachtet wird, Ich habe

verwendet:
R =3,2

Das so erhaltene BC stimmt mit dem Fall 2 im Abschnitt 4.6
gut Uberein; fir den Wert BC=176 (Fall 1 im Abschnitt 4.6 und
bisher als allgemein giiltig angenommen) ergibt sich ein. sehr
grofer Wert fir AV (1?3). Dies wédre durch interstellare Ab-
sorption allein nicht zu erkldren, Durch eine zusidtzliche cir-
cumstellare Absorption, bei der sich dann der R-Faktor dras-
tisch erhthen wiirde (etwa 7,2 widre notwendig), wiirde sich das
Problem l&sen lassen., Bereits Humphreys et al (1972) fanden her-
aus, dal Beteigeuze eine starke circumstellare Absorption auf-
grund einer ausgedehnten Staubhiille haben miisse, die fur AV
Werte von 175 erreicht. Auch Fay (1972) ermittelte einen
gleich groBen Wert von AV==1T5. - Fay & Johnson (1973) sehen
eine mdgliche Ursache nur in einer Staubhiille, wobei ihr A, ~
Wert ebenfalls zum Teil durch interstellare Absorption zu-
standekommen kann,

Alles in allem scheint es mir der wahrscheinlichste Fall zu
sein, daB Beteigeuze tatsdchlich einer so extrem groBen Ab=
sorption unterliegt (AV==1T3) und ein BC =176 benutzt werden
kann, was mir ebenfalls verniinftiger erscheint,

A = T3 BC = 17g




- B4

4.10  Ubersicht Uber wichtige Crdfen

In diesem Abschnitt sollen in einer Ubersicht nochmals die
wichtigsten GrdBen, wie Entfernung, Leuchtkraft, Radius und
absolute visuelle Helligkeit einander gegeniibergestellt werden.
(Tabelle 24),

Tabelle 24
d/pc m=M L/LB R/RQ mv(1) mv(z)
80 A 25 700 436 - 403 - 57
110 5M> 63 700 686 - 5T - 5M7
150 5Mg5 118 4oo 935 ~ 5M7 - 674
260 B15 210 500 1247 - BRF || = 7

Dabei berechnet sich der Entfernungsmodul m-M nach

Gleichung (17), die Leuchtkraft L nach Gleichung (18), der
Radius R nach Gleichung (16) und die Helligkeiten nach
Gleichung (14), AuBerdem bedeuten 1 und 2 bei den Helligkeiten
die beiden Mgglichkeiten fiir die Absorption (AV==0TB und 1?3),
wobel ja bereits im vorangegangenen Abschnitt erkldrt wurde,
dall auf Fall 2 grdBerer Wert gelegt wird,

Aus obiger Tabelle wird ersichtlich, daB der beobachtete
Wert Mv==a5T7 nur fir eine Entfernung von 110 pc gelten kann,
wdhrend bei der heute gebrZuchlichen Entfernung von 200 pc
eine grifBere Helligkeit herauskommt, Bei einer Entfernung von
150 pc wirde fir den Fall der geringeren Absorption eine
Konsistenz eintreten, Zu entscheiden hat man sich also zwischen
folgenden vier Fillen (Tabelle 25):
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Tabelle 25
Fall A, BC d/pc m,
1 o"8 ah3 150 - 5M7
2 13 178 110 - 5M7
3 1M3 1™6 150 - B9
4 15“3 15”5 200 - 7';“0

Legt man Wert auf Einhaltung des beobachteten Wertes flr
Mv, dann k&men die FZlle 1 und 2 in Betracht, Dabeil wiirde
im Fall 1 der BC-Wert und die Entfernung nicht der gewiinschte
Bestwert sein, im Fall 2 wdre die Entfernung recht verschieden
vom gebrduchlichen Wert, Legt man hingegen CGewicht auf die
Kombination AV/BC==1T3/1T6, welche mir bei Beteigeuze sinn-
voll erscheint, dann h&tte man drei Mdglichkeiten: entweder
man nimmt eine sehr unwahrscheinliche Entfernung in Kauf und
erhdlt dann den beobacheten Wert fur M (Fall 2); oder man
geht einen KompromiB ein und wdhlt eine halbwegs akzeptable
Entfernung sowie einen gerade noch m@glichen Wert MV (siehe
Tabelle 20, Wert von Fay & Johnson), dann wiirde man Fall 3
benutzen; oder man verwendet die wahrscheinlichste Entfernung
und nimmt den dabei entstehenden Mv—errt in Kauf-in Hinsicht
auf die mdglichen Fehler bei der Bestimmung der absocluten
visuellen Helligkeit mit Hilfe des Wilson-Bappu-Effektes, Ich
entscheide mich fir Fall 4 und werde mit diesen Parametern die
weiteren Rechnungen durchfihren,
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4,11 Zusammenfassung

Die zu den Berechnungen verwendeten Daten der Sonne socllen
deshalb hier kurz erwZhnt werden , weil in der Literatur un-
terschiedliche Angaben zu finden sind und deshalb auch die

Ergebnisse davon abhdngig variieren:

R = 6.96+10'° em
®
T, = 5 77 K
MB = 1,988 ~1033 g
9, = 2.74~- 104 cm/s2
m
Mgy = 472
BC, = oMa7

Dabei ist R der Radius, T die Effektivtemperatur, M die Masse

und g die Schwerebeschleunigung an der Oberfliche,

Die bisher noch nicht erwdhnten Gleichungen, die zur Be-
rechnung der folgenden Parameter in Tabelle 26 bendtigt werden,

sollen jetzt kurz aufgefiihrt werden,

Zur Berechnung der Masse M (besser: zur Abschitzung) geben
Stothers & Leung (1971) eine Beziehung fir rote Uberriesen mit
Massenverlust, die in einem Bereich von 8- 3o M gut erfillt

sein soll und halbempirisch abgeleitet wurde, an:

(21) LiL, = (MIM,)

mit ¥ = 4.0 ( /‘77/3% )=0-09

Die Berechnung der Gravitationsbeschleunigung an der Ober-
fliche g ist in Einheiten der Sonne durch Gleichung (22) ge-
geben:

MIM,
(22) 919, = TriR,J2
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Die mittlere Dichte Q erhalte ich nach Gleichung (23):

(23) ?‘: M

.77.R3

Lok

Die hydrostatische Zeitskala ¢}, die eine charakteristische

Zeit fir radiale Schuwingungen darstellt, lautet:

_ 3 N - 5 -
(24) , Th = e Vel 1892 sec! \/§/g-cm
wobei G die Gravitationskonstante ist (G=6,67 . 10™8 cm3g“1s"2),

In allen Gleichungen bedeutet L die Leuchtkraft, M die
Masse und R der Radius von Beteigeuze und L_, M/ sowie R,

die entsprechenden Werte der Sonne,

SchlieBlich 188t sich die Schallgeschwindigkeit Cq durch die
folgende Gleichung (24.1) berechnen:

_ MQ, P(x) T
(24.1) Co(x) = 3 Olx) X = R,

wobel zur Berechnung der Schallgeschwindigkeit an der Oberfliche
(Photosphidre) der Druck P(1) und die Dichte @ (1) der Tabelle 38
(Kapitel 8) entnommen werden:
P(1)
S (1)

3,6 * 102 dyn/cm2

Il

1.8 102 g/cm3

]
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Die folgende Tabelle 26 enthdlt alle Parameter zusammenge-

stellt:

Tapells 26
scheinbarer Durchmesser Qti)== 0,058
Entfernqng d = 200 pC
gh%%;;ﬁungsmodul m-M = BTS
Temperatur, effektiv Teff = 3 Boo K
Radius Ry = 8,68 *1013 cm
= 1247 R
Leuchtkraft Ly = 210 500 Lo
absolute bolom, Helligkeit mbol = = 8?6
bolometrische Korrektur BC = 1?6
absolute visuelle Helligkeit Mv = = 7?0
scheinbare visuelle Helligkeit ﬁv = o'g
circumstellare + interstellare
ARbsorption AV = 1?3
Masse My = 26 A
Gravitationsbeschleunigung 0 = 0,45 cm/s2
lg g = =~ 0,344
mittlere Dichte '§ = 1,89 . A q/ccm
hydrostatische Zeitskala T, = 16o Tage
Schallgeschwindigkeit Cq = B km/sec




Kapitel 5

Periodische Helligkeitsschwankungen

5,1 Beobachtungsmaterial

B e e e ]

Wie bereits in Abschnitt 4,4 erwdhnt, zeigt Beteigeuze
periodische Helligkeitsschwankungen, Er gehSrt zu den "Halb-
regelmdBigen”" , deren Lichtwechsel eine mittlere Periode be-
sitzt, von der die einzelnen tatsichlichen Periodenldngen je-
weils abweichen, Aus Abschnitt 4,4 ibernehme ich die Hellig-
keiten:

Maximum : 0,4

Minimum: 1,2

Amplitude: 0,8

Dariiber hinaus werden als Perioden die folgende lWerte
(Tabelle 27) angegeben:

Iahelie 27

P Pa
Payne-Gaposchkin, 1938 2070 d méglich
Schlesinger & Jenskin, 1840 2100 d -
Mc Laughlin, 1946 2100 d 200 d
Hoffleit, 1964 2070 d -
Kukarkin, 13689 2070 d Wochen/Monate
Kukarkin, 1974 2335 d 200 - 400 d

AuBerdem gibt McLaughlin (1846) noch zwei Amplituden zu
den beiden Perioden an: die ldngere Periode hat die Ampli-
tude A1

m
von AZ-‘O,B .

=0T5 und die kiirzere Periode besitzt eine Amplitude
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Payne-Gaposchkin (1938) verdffentlichten ein Diagramm, das
die optischen Beobachtungen von 1909 bis 1831 zeigt, Hierin
sind deutlich die beiden Perioden P1 und P2 und die von
1 und A2
AuBerdem stellt dieses Beobachtungsmaterial das umfangreichste

McLaughlin abgeleiteten Amplituden A zu erkennen,

tiberhaupt dar,

Beteigeuze zeigt ein gutes mittleres Verhalten und die bei
einer einzelnen Periode abweichende Linge betridgt etwa bis zu
10% , wobei man allerdings die iliberlagerte Periode P2 zu eli-
minieren hat, "‘AuBerdem glaube ich, daB der von Kukarkin (1874)
gegebene Wert von P1==2335 d auf einer Tduschung durch P2 be-
ruht und kein mittleres Verhalten bedeutet, Als Arbeitshypo-
these halte ich die folgenden Zahlen fir eine gute Grundlage:

2070 d A, = ol5

o
Il

200 d A, = oM3

o
1l
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Stothers & Leung (1971) machen aufgrund von Periodenunter-
suchungen zahlreicher Riesen und Uberriesen die Aussage, da@
die Periode P1 auf sehr groBe Konvektionselemente (Riesengranu-
len) zurilickzufiihren sei, wdhrend die Periode P, eine radiale
Schwingung darstelle, die zwar bei Beteigeuze nicht deutlich
hervortritt, bei anderen Riesen und Uberriesen aber durchaus

signifikant sei,

Demgegeniiber behauptet Schwarzschild (1975), daB Uberriesen
nur wenige Hundert (zum Beispiel 4o0o0) Riesengranulen besitzen
wirden, die bei einer Auf- und Abbewegung mit etwa Schallge-
schwindigkeit (6 km/s) eine Konvektionszeitskala von etwa 200
Tagen bendtigten, Somit sieht Schwarzschild die kiirzere Periode

als typische Konvektionszeitskala an, und nicht die l&ngere,

Die folgende Ubersicht stellt nochmals die Standpunkte dar:

200 Tage 2070 Tage
Stothers & Leung, 1871 Pulsation Konvektion
Schwarzschild, 1875 Konvektion

Verwendet man die Formel (25) zur Berechnung der hydrosta-

tischen Zeitskala %, ,

(25) v = -2 Q=00784°

VS /8,
dann erhdlt man:

Th

1l

160 Tage

Stothers & lLeung (1971) fanden fiir die Uberriesen ein

Q:=o?08 + 0901 und somit erhdlt man:

€, = 520 Tage

Beide Zahlen wiirden es nahelegen, den Zyklus von etwa 2c0

Tagen als Periode einer radialen Schwingung zu betrachten,
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P1 = 2070d : riesige Konvektionselemente, deren
Geschwindigkeit gering ist, verglichen
mit der Schallgeschwindigkeit: < 1 km/s

d . ’ . . B
P2 = 200 : radiale Schwingungen: Viaw = 5 km/s

Die beobachtete Schwankungsbreite der Photosphdrenlinien
von etwa * 5 km/s (Abschnitt 4,8) ist als radiale Pulsation
zu deuten, Bel grtBerer Zeitaufl@sung, wie zum Beispiel bei
Payne-Gaposchkin (1938), werden die Z2oo-~tdgigen Schwankungen
sichtbar, sowohl in der Helligkeit als auch in der Radialge-

schwindigkeit,

Flir die Konvektionselemente ergidbe sich somit eine CGeschwin-

digkeit von: 12
5.8 ~ 10 cm

P = 0,32 km/sec

<

Diese Geschwindigkeit bezieht sich auf die Gesamtbewegung
der Konvektionselemente und ist wesentlich kleiner als die

Schallgeschwindigkeit,

Die radiale Pulsation kann sich regional unterschiedlich,
das heiBt mit verschiedenen Perioden, abspielen, Diese kdnnte
von der momentanen Lage der Riesenkonvektionselemente abh&n-
gig sein, so daB sich keine ganz konstante Periode P2 ergeben
wiirde, Da sich diese Riesengranulen wdhrend einer Pulsation
nicht wesentlich #ndern (ihre Zeitskala ist ja zehnmal so groB),
ist leider auch nicht mit stidrkeren Asymmetrien der Radialge-
schwindigkeitskurve zu rechnen, Dennoch halte ich grindliche
Untersuchungen beziiglich Radialgeschwindigkeits~ und Hellig-
keitsvariationen mit Zeitskalen von 200 Tagen flir besonders
wichtig, weil dadurch AufschluB {iber die Pulsationsstabilitit

in extremen Uberriesen erlangt werden kdnnte,
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Andererseits hat aber auch die Deutung von Schwarzschild
eine plausible Erkldrung, Schwarzschild schitzt die Anzahl der
Granulen auf typischerweise 400, wihrend Lynds et al (1976)
aufgrund von Speckle-Interferometrie-Beobachtungen eine gerin-
gere Anzahl beobachtet haben wollen (einige Zehn),

Damit ergidbe sich bei 4oo Granulen ein Durchmesser D von
1.7 x1013
Durchmesser D und Hhe H ein Verh&ltnis von 3:1 bestehen, so

dal die mittlere HBhe 5,8 *1012 cm (=7% Sternradius) betragen

cm fiUr eine Granule, Nach Schwarzschild soll zwischen

wiirde,

Gébe es nur 2o Granulen, dann wdre deren mittlere HGOhe
2.8 <1013 cm (230 % Sternradius), was ich bereits fiir viel zu
grofl halte, Somit gewinne ich den Eindruck, daB das Verhdltnis
D:H=3:1 nur fir den Schwarzschild-Fall gilt, alsoc bei einigen

Hundert Granulen, nicht aber bei einigen Zehn Granulen,

Wenn sich die Granulen mit 5 km/sec bewegen, und wenn man
als Mischungswegldnge ihre eigene HShe oder eventuell noch
einen Faktor 2. annimmt, dann erh&dlt man eine Zeitskala von
130 - 260 Tagen -~ in vidlliger Ubereinstimmung mit dem von
Schwarzschild genannten Wert von 200 Tagen und mit der Beob-
achtung der kiirzeren Periode, Problematisch bleibt dann nur

die Deutung der ldngeren Periode,

Zum anderen ist die Periode P, regelm&Big genug, um als

radiale Schwingung gedeutet werdgn zu kdnnen, Auch die von
Payne-Gaposchkin aufgezeigte Korrelation zwischen Radialge-
schwindigkeit und scheinbarer visueller Helligkeit zeigt
meines Erachtens klar, daB sich die Photosphire mit einem
Rhythmus von etwa 6 Jahren (2070 Tage), liberlagert durch die
Anderung der Periode P2 , "auf-uns-zu" und "von-uns-weg" be-
wegt, so daB nicht-photosph&rische Ursachen unwahrscheinlich

sind,



Kapitel 6

Modell der Hdlle

6.1 Neutraler Wasserstoff

ooy o Gy AT S T S O AT S OO e D I o 0 N < S0

6.1.1 Geschwindigkeitsfeld

L e e R e T T

Wie in Abschnitt 4,8 bereits in Tabelle 22 dargestellt ist,
existieren mehrere Geschwindigkeitsbestimmungen von Linien der
Chromosphire und Hiille, die es erlauben, das Geschwindigkeits-

feld zu bestimmen,

Zunichst einmal starten die Teilchen mit Schallgeschwindig-
keit, die nach Schwarzschild (1975) etwa 6 km/sec betrigt.

Dieser Wert wird bestens bestdtigt durch die Beobachtungen
in Tabelle 22, Da nur die negativen Werte einen MassenabfluB
bedeuten, verwende ich einen Mittelwert aus den Messungen von
Sanner und Goldberg et al, Er lautet: 5,5 km/sec, Die Geschwin-
digkeit bleibt dann innerhalb eines inneren Gebietes turbulenter
Materie konstant, Die Grenze dieser Turbulenzzone ist umstrit-
ten und wird mit Angaben zwischen r=2,5R, und r=50R, belegt,
Die Tabelle 28 enthdlt die verdffentlichten Werte:

Ll
Boesgaard & Magnan, 1975 (1) 2,5 Sternradien
Reimers, 1874 3 Sternradien
Sanner, 18760 4 Sternradien
Reimers, 1874 8 Sternradien
Hagen, 1978b 5 Sternradien
Weymann, 1962 @ 10 Sternradien
Bernat & Lambert, 1875 3o Sternradien
Bernat, 1977 ¥/ S0 Sternradien
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Anmerkungen:

1) Der Wert von Boesgaard und Magnan gibt an, in
welchem Gebiet sie einstirzende Materie beob-
achtet haben,

2) Weymann erhielt drei Werte: 1,3 R, , 14 R,
und 27R, , Er verwendet als Mittelwert 1o Ry .

3) Bernat gibt spiter auch noch einmal 16 Ry @n,

Ansonsten war es Aufgabe der Autoren gewesen, einen Radius
anzugeben, innerhalb dessen einige Chromosphdrenlinien nicht
beobachtbar sein sollen, Dabei wird als Ursache dieser "Nicht-
beobachtbarkeit" Turbulenz oder vollstdndige Ionisation genannt,
Da letzteres nach meinen Untersuchungen der Radiobeobachtungen
wegfdllt, und andererseits beispielsweise durch Boesgaard &
Magnan (1975) starke Turbulenz bis 2,5 Sternradien festgestellt
wurde, nehme ich die Turbulenz als Ursache an und setze die
Grenze bel ro==5R* . Dieser Wert wird auch noch in den fol-
genden Abschnitten bendtigt,

Bis r, ist die Hille derart turbulent, daB es keinen effek-.
tiven MassenabfluB gibt, daB Chromosphdrenlinien nicht immer
beobachtbar sind und daB die Geschwindigkeit sowohl positiv als
auch negativ sein kann, das heiBt es bewegen sich groBere Tur-

bulenzelemente mit durchschnittlich 5.5 km/sec auf und ab,

Ab T, beginnt eine Beschleunigungsphase, die zur Thermali-
sierung der Teilchen fihrt:

(26 a) vir) = v, + v, -\ 1-nlr

wobel v, = 5.5 km/sec betrigt und die Geschwindigkeitszunahme

v, noch erst zu bestimmen ist., AuBerdem ist r_ =5R,.

1
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Zur Bestimmung von vy ziehe ich die Ergebnisse von Sanner
(=13 km/s) und Goldberg et al (im Mittel: -12 km/s) aus
Tabelle 22 heran, Der Mittelwert aus beiden Messungen wird von

mir als Endgeschuwindigkeit v, verwendet: Ve = 12,5 km/s .,

Somit gilt fir v,: Vy = Vg - vy =7 km/s ,

Und es ergibt sich fir Gleichung 26 :

g

_ km km [, 5
(26 b) vir) = 5.5 + 7 1 A

secC secC

Als mittlere Geschwindigkeit (besser: effektive Geschwindig-

keit) ergibt sich:

v = 9 km/sec

Die'Abbildung 13 veranschaulicht den Geschwindigkeitsverlauf,

km
V/S.E

131

11t

lg VR*

Abb. 13



Als Ursache der starken Turbulenz bis T, und des h#&ufigen
Wiederherunterfallens der Turbulenzelemente kdnnte ich mir

folgenden Mechanismus vorstellen:

Wshrend der Pulsation (PZ) des Sternes werden in der Ex-
pansionsphase Teile der Riesengranulen herausgeschleudert,
da sich die Bewegung der Pulsation maximal mit Schallgeschwin-
digkeit abspielt, Dabei gelangen diese Turbulenzelemente bis
zu einer Entfernung von etwa 5 Sternradien und fallen dann
meistens (oder manchmal ?) wieder zuriick, Ein gewisser Teil
aber wird mdglicherweise den Stern ganz verlassen, was dann
von Zeit zu Zeit (eventuell alle 200 Tage) dazu filihren wiirde,
daB man knotenartige Verdichtungen weit weg von Beteigeuze
(r=10 bis 1000 R,) becbachten kann,
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5.1.2  Dichte

In diesem Abschnitt sollen alle Bestimmungen der Dichte von
neutralem Wasserstoff zusammengetragen und ausgewertet werden,
Es ist mein Ziel, den Dichteverlauf als exponentielle Funktion
zu ermitteln und eine Aussage iiber den Massenflul zu machen,
Letzteres soll im ndchsten Abschnitt nd@her behandelt werden,
Bevor ich auf die vorhandenen Beobachtungen komme, seien einige

Begriffe, Bezeichnungen und Gleichungen vorangestellt,

Ich unterscheide zwischen Sdulendichte N und Volumendichte n,
beides in Teilchen pro cm2 beziehungsweise cmz,und verwende zu-
sdtzlich die Massendichte @ in g/cm3 .

Des weiteren mBge die Dichte wie folgt mit dem Radius vari-

ieren:

(27) nix) =n -xP

I
o R;

wobel die Parameter Ny und B zu bestimmen sind,

Zwischen der Volumendichte n und der Massendichte ¢ besteht

der Zusammenhang:
(28) Q(x) =167 10724g o n(x)

wobei/u das mittlere Molekulargewicht ist (wasserstoff:luw= 1).

Zwischen der Sdulendichte N und der Volumendichte n besteht

der Zusammenhang:

(29) N (x,)=(3-1)- R, x, nix,)

x
"
S

wobei T, der innerste Radius ist, bis zu dem man noch beobachten
kann (bis zu dem also zur SHulendichte N ein Beitrag hinzugekom-

men ist).
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In Tabelle 29 sind alle bisherigen Ergebnisse zusammenge-
stellt:

Tabelle 23
Weymann, 1962 NH = 2,18 x1022 /cm2 B, = 10 Ry
Reimers, 1974 "/ Ny = 1.1 < 102° /en? r, = 3 Ry
Sanner, 1976 b Ny = 2,15 102" /em? r = 4R,
Bernat, 1977 Ny, = 1.3 . 1022 /cm2 r, = 50 Ry
Hagen, 1978 b Ny, = 3.2 =10° Jem® r, = 5 R,
Bernat et al, 1978 n, = 700 /c:m3 r = 1034 Ry
Anmerkungen:
1) Reimers gibt die Volumendichte n, = 6 *108/ cm®
13

bei r=3R, und R, =80R, = 6,310 " cm an,
woraus ich obige SZulendichte zurlickgerechnet
habe,

2) direkt gemessen im Winkelabstand von 3o"

Alle Autoren nehmen [B=2 an (vergleiche Gleichung 27),
auBer Bernat et al (1978), die aufgrund ihrer Messungen zu

folgendem Ergebnis gelangen:

a. /3 = 1.3 aufgrund des Intensitidtsverlaufes
b, /3 = 2,5 aufgrund obiger zwel Messungen (Tabelle 29)

Man erkennt aber, daB Bernat et al (1378) deswegen fB= 2,5

erhalten, weil sie r, = 50 Ry annehmen, wdhrend ich 1 = 5 Ry

verwende,
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Alle S3ulendichten der Tabelle 28, logarithmisch gemittelt,

ergeben:

lg N, = 22,07 £ o, 31

N, = 1.2 = 10%% / cm?
: 13 x
Mit r,=5R, und Ry=8,68-10 "cm souwie /&@1 umgerechnet
ergibt sich:
ng(5) = 2.7-10"/ cn®

gFi(S) 4,5 *10"17,g/cm3

1j

Aus diesem Wert fir r=05R, und dem Wert von Bernat et al fir
T = 1034 Ry ergibt sich folgender Dichte~Exponent:

/3 = 1,98 * 0,14

Ich werde im weiteren Verlauf den folgenden Ausdruck als
Dichtefunktion verwenden:

(30 a) lgn,(x)= 885 - 20-Igx x= L

(30 b) lg Qulx) = -14.93 - 2.0-lgx
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6.1.3 Massenverlustsrate
Die Massenverlustsrate M 148t sich aus der Dichte und Ge-

schwindigkeit wie folgt berechnen:

(31a) /\'4=477'R,f-x2'v-§(x} x= L
R‘l

(31b) M =150-108- x2- v - Q(x)

wobei v in km/s und €(x) in g/cm3,einzusetzen sind,

Hierbei sind die besonderen Bedingungen, daB die Geschwin-
digkeit v konstant sein soll, zum Beispiel ein mittleres v,
und daB daraus resultierend die Dichte quadratisch abf&dllt,
denn dann ist M eine Konstante, wie man es wohl fiir den Gesamt-
massenfluB fordern sollte, Wirde die Dichte mit B +2 abfallen,
dann uwiirde die Geschwindigkeit nicht konstant sein, sondern ex-

ponentiell wachsen oder fallen:

Es sei g(x) ~ x-B dann gilt: vix) ~ x P (32)

Um eine ansteigende Geschwindigkeit zu erhalten, miiBte also
/3 > 2 sein, Man beachte, daB bei dieser Art der Geschuwindig-
keitszunahme keine Thermalisierung eintritt, wie in Abschnitt
6.1.1 vorausgesetzt wurde, Da sich aber aufgrund der Dichte-
untersuchungen gezeigt hat, dal eine Abweichung von ﬂ==2 nicht
beobachtbar ist (auch wegen des zu groBen Fehlers), nehme ich
nunmehr weiterhin an, daB B =2 und v=Konstant ist, Dabeil mo-
ge ein mittleres v gewdhlt werden: v = 8 km/sec, Ich bin da-
von liberzeugt, daB die Hauptintensitdt der Linien der Chromo-
sphidre auch aus einem Gebiet dicht oberhalb von r_ kommt, und
dort herrscht auch gerade dieser Mittelwert fir die Geschwin~

digkeit v,

Im folgenden mdchte ich die einzelnen Ergebnisse der Auto-
ren in der Tabelle 30 aufzeigen, Dabei ist zu bedenken, daB
fast jeder Autor einen anderen Wert fir die Geschwindigkeit,
fir den innersten Radius T, und fir den Radius von Beteigeuze
verwendet hat,
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Tabelle 3o
Bernat, 1977 3.4 n1o"5 M@/Jahr
Weymann, 1962 4,45:10° m_/Jahz
Reimers, 1974 1 «107° m_/Jahr
Gehrz & Woelf, 1971 | 7 +10™' m_/Jahr
Hagen, 1978b 1.5 10~ 7 M@/Jahr

Das logarithmische Mittel der obigen Werte betrdgt:

fl, = 1.2-107° m_/Jahz

Dariiber hinaus gibt Reimers (1974) eine semiempirische Formel
zur Berechnung der Massenverlustsrate an :

LIL,
9lg, + RIR,

(33) My = 41077 M,lJahr -

Flir meine Werte aus Abschnitt 4,11 ergdbe sich folgender
Wert:

M. = 4,0 « 10"5

M@/Jahr

Aus Gleichung (30b) entnehme ich die Dichte fir r=R, , die
folgendermaBen lautet: lg QH(RQ = ~-14,93 , Mit v= 9 km/sec
erhalte ich dann mit Gleichung (31 b) den folgenden Wert fiir den

Massenverlust von neutralem Wasserstoff:

m, = 1.6 *10"8

M@/Jahr
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6.1.4 Ig@peratur
Un Uiber die Temperatur des HI - Gases in der Hiille eine Aus-
sage machen zu kdnnen, muB man mit leider sehr wenigen Messun-

gen auskommen, Es liegen nur zwei Temperaturbestimmungen vor:

v/Ry T(z)
Weymann, 1962 23 1271 S40 K - 630 K Fel, TAIL
Lambert, 1978 43 501 200 K 5i0

Bei den Werten fir r handelt es sich um korrigierte Werte,
wobeli ich den von mir abgeleiteten Durchmesser von ol058 ver-
vendet habe, In Klammern die Originalwerte fiUr einen Durchmes-
ser von ollo5o , Die erstgenannte Temperatur von Weymann ist
eine Anregungstemperatur, die zweite eine kinetische Tempera-

tur; die von Lambert ist eine Anregungstemperatur,

Wirde man versuchen wollen, einen exponentiellen Temperatur-

verlauf, wie durch Gleichung (34) gegeben, anzunehmen,
(34) T(X/ = To . X-X X"‘"’r—

dann wiirden -~ zumindest filir das Gebiet von r =20 bis 50 Stern-

radien - die folgenden Parameter TO und ¥ herauskommen:

T, = 120 ooo K Y = 1.7

Eine ausfiihrlichere Behandlung des Temperaturverlaufes soll
erst in Kapitel 8 erfolgen, nachdem auch die Temperaturen des
Staubes und der Elektronen besprochen sind,
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e s v

6.2,1 Temperatur

Zundchst soll die Frage der Temperatur des Staubes gekldrt
werden, In Tabelle 31 sind die Messungen der Staubtemperatur Td
wiedergegeben und zwar in Form der theoretisch zurlickgerechne-
ten Staubtemperaturen an der Oberfliche Td(RQ. Vergleichsweise
wurde die von den Autoren verwendete Effektivtemperatur angege-
ben und das Verh&ltnis beider Temperaturen,

Jabelle 31

Ters T (R) Ta® Terr
Sutton et al, 13977 3250 K 2425 K 0,746
Dyck & Simon, 1875 3250 K 2000 K 0.615
Fix & Alexander, 1874| 36oo K 2000 K 0,556

Hieraus ergibt sich ein mittleres Verhdltnis von Effektiv-
temperatur Teff zur theoretischen Staubtemperatur an der Ober~
fliche Td(RQ von:

(35) Ty(Ry) = (0.64 +0.06) - Toss

Weiterhin geben Sutton et al (1977) eine minimale Temperatur

Tmin an, ab der die Staubbildung erst beginnen kann, und Fix &
Alexander (1974) geben eine entsprechende maximale Temperatur

Tmax an, bis zu der sich Staub maximal bilden kann:

700 K

1l

Q
Sutton et al, 1877 min

Fix & Alexander, 1874 1450 K

1l

max
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SchlieBlich ist noch eine Aussage iiber den Verlauf der Tempe-
ratur zu machen, Nehmen wir an, die Temperaturabhingigkeit vom
Radius kdnne durch Gleichung (34) dargestellt werden, dann ist
es bel einer dichten Staubhiille sicherlich richtig, den Expo-
nenten ¥ =0,5 zu setzen, die Temperatur also umgekehrt pro-
portional zur Wurzel aus dem Radius verlaufen zu lassen, Inner-

halb des kritischen Radius 1 ist eine Staubtemperatur unsin-

min
nig, da es dort keinen Staub gibt (Td>=1450K), aber rein theo-
retisch wiirde mit ¥ =a,5 weitergerechnet unser obiges Td(RQ

herauskommen - so sel es definiert,

Irgendwo weit drauBen dirfte die Abkiihlung schneller vor sich
gehen, schlieBlich sogar adiabatisch, das heiBt der Exponent in
Gleichung (34) wird ¥ =3, Bei welchem Radius das der Fall ist,

weiB ich nicht - sicherlich aber bei mehr als 100 Sternradien,

Somit sehe ich keine Schwierigkeit, wenn ich annehme, daB
wenigstens_im Bereich der Staubbildung und etwas dariiber hinaus
¥=0,5 eine gute Niherung fiir das Temperaturverhalten darstellt,
Ich ignoriere aus Vereinfachungsgrinden ebenfalls die von Dyck &
Simon (1975) errechnete geringe Ungleichm#Bigkeit von ¥ . Uber
einen weiten Bereich bis etwa 1000 Sternradien ist meine Annahme
von ¥ =0,5 brauchbar, verglichen mit dem Ergebnis von Dyck &
Simon; lediglich liegen ihre Temperaturen im Bereich um 10 Stern-
radien etwas niedriger, Aber bei der allgemeinen Unsicherheit

halte ich weitere Verfeinerungen vorerst noch fir unzweckm&Big,

Alsoc bilden folgende Werte den Ausgangspunkt fir weitere Be-

trachtungen und flr das Temperaturverhalten:

Aus Gleichung (35) ergibt sich fir eine Effektivtemperatur
von 3500 K folgender Wert:

T4(Re) = 2240 K % 210 K

Die fir Gleichung (34) bendtigten Parameter T, und ¥ lauten:

TD = 2240 K Y= 0.5

Die Staubbildung findet statt zwischen:

Thin 2,4 Ry o = 1o Ry
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€.2.2 fusswhpung apd Dochtexerlanl

Zundchst seien einige Bemerkungen iiber die Ausdehnung der
Staubhiille gemacht,

McMillan & Tapia (1978) konnten bei ihren Messungen noch
Staub bis zu einer Entfernung von 80" vom Stern feststellen,
das entspridche mehr als 3o0o0o0 Sternradien, Wobei sie allerdings
auch Asymmetrien beobachteten, derart, daB bis auf die nord-
tstliche Richtung der Staub nur bis zu etwa 60" (2000 Sternra=
dien) nachuweisbar war, Hohe Intensititen erhielten sie nur bis
zu etwa 15" (500 Sternradien)., Alle Strahlungsmessungen ergaben
polarisiertes Licht bis zu etwa 5%, AuBerdem ergaben ihre Re=
duktionen einen Dichteexponenten (Gleichung 29) von p=2.

Weitere Hinweise erh#lt man von Dyck & Simon (1975): Sie ge-
ben an, daB sich der Hauptteil des Staubes innerhalb von 130
(150] Sternradien befindet.

AuBerdem kommen Sutton et al (1977) zu dem SchluB, daB 55%
der Strahlung beil 11ﬂ - Wellenl&nge aus der Photosphire kdmen
und die restlichen 45% (!) aus der Staubhiille, Hiervon wiirden
wiederum weniger als 20% aus einem Gebiet von 5 [6] bis 10 [12]
Sternradien kommen, in dem sich bei Sutton et al die Staubbil-
dung abspielt, Die iibrigen 80 % kommen dann also aus dem Gebiet

oberhalb von 10 Sternradien,

McCarthy et al (1977) konnten fiir ihre 11ﬁ-—Messungen einen
effektiven Durchmesser der Staubhiille von 15 ermitteln, Dies
entspricht einem Radius von 26 [30] Sternradien,

Einen weiteren Hinweis erhilt man durch Hagen (1878), die
mit einem ZuBeren Radius der Hiille von 214 [250] Sternradien

gerechnet hat,

Zum Vergleich soll nochmals auf Tabelle 239 verwiesen werden,
aus der hervorgeht, daB Bernat (1978) die Gashiille bereits bis

zu einem Radius von {iber 1000 Sternradien beobachtet hat,

Es sollte jetzt noch festgehalten werden, daB ich flUr meine
Untersuchungen nicht, wie Sutton et al, annehme, daB die Staub-
bildung zwischen 5 [6] und 10 [12] Sternradien, sondern zwischen
2.4 und 10 Sternradien stattfindet,
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Soweit der Uberblick zur Ausdehnung der Staubhiille; nunmehr
zur Dichte: hierbei haben Hagen (1978) und Dyck & Simon (1875)
ibereinstimmend festgestellt, daB die Abnahme der Dichte nach
Gleichung (36) stattfindet,

(36) Q(x) = ©4(1) « xF X =

I
R*
wobel der Exponent /3<2 ist,

Meines Erachtens ist dies nur dadurch zu erkldren, dal man
annimmt, daB sich noch laufend neuer Staub bildet, wenn man zu
grBeren Radien gelangt, Dies sollte zumindest im innersten Teil
der HUlle gelten,

Somit nehme ich also das Ergebnis von Hagen und Dyck & Simon
als Hinweis dafiir, daB sich Staub in der HUlle bildet und sehe
auch keinen AnlaB, nicht mehr anzunehmen, daB dies zwischen 2,4
und 10 Sternradien geschieht, Dariiber hinaus ist es sehr befrie-
digend, dal McMillan & Tapila festgestellt haben, dal oberhalb
von 500 Sternradien ein Exponent B =2 vorliegt, Das heiBt, daB
dort drauBlen die Staubbildung abgeschlossen ist,

Die von Hagen und Dyck & Simon gemessenen Werte fir B lauten:

I

15
1+28

Hagen, 1978 Topm /3
Dyck & Simon, 1875 33ﬁ ﬂ

il

Beziiglich des von Dyck & Simon gewdhlten Wertes von /3: 1,25
mdchte ich ergédnzend erwdhnen, daB mir auch der Wert /3: T8
fiir ihre Beobachtungen einen guten Fit liefern wilrde, so daf

ich zusammenfassend vermuten mdchte:

Staubbildung 2,4 - 1o Sternradien 1< fA<1.5
Staubhtille 170 -~ 3000 Sternradien /3: 2

Dabei ergibt sich wegen des sehr viel kleineren /B-wertes im
Gebiet zwischen 2,4 und 10 Sternradien als effektiv beobachte-
ter Exponent ﬁ%ﬁ::15 , wobei der effektive Radius der Staub-
hiille r;=26R, lautet,
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G.5.3 Stmubskasc Yephattnls

Ab 10 Sternradien wird sich das Staub:Gas -~ Verhdltnis nicht
mehr dndern, Zwischen 2,4 und 10 Sternradien gilt fir den Staub
ein kleinerer Dichteexponent als fiir Gas, so dal mit zunehmen-
dem Radius das Staub:Gas -~ Verhdltnis zunimmt, Deshalb werde ich
nur eine grobe Abschdtzung machen, indem ich die Dichten fir
Staub und HI bei r_=5Ry (siehe vorherigen Abschnitt) mitein-
ander vergleiche, Da die beiden Beobachtungen der Staubdichte
ohnehin sehr schlecht Ubereinstimmen, ist es vorerst zwecklos,
iber weitere Details zu sprechen, Die Dichte von HI ist nach
Gleichung (30b) bei 5 Sternradien:

1g Q, (5R,) = - 16,33

Hieraus ergeben sich die Verhiltnisse wie folgt:

Staub:HI | Staub:Gad’| Staubanteil”
Hagen, 1978 17:6 1:7.6 12 %
Dyck & Simon, 1975 13138 13174 0.7 %
Mittelwert 1: 29 1 2 36 2,7 %
Anmerkungen:

1) Hierbei wird in Rechnung getragen, daB auch
andere Elemente als H, vor allem He, vorhan-
den sind, Es gilt: Gas:HI = /A = 1,26 ,

2) beziiglich Gesamtmasse der Hille

Verglichen mit dem Wert fir interstellare Materie von etwa
1% ist dieser Wert fiir die Hiille von Beteigeuze beinahe schon
ideal, denn in Nihe von Roten Uberriesen - bei denen man ja
eine Staubentstehung erwartet - sollte sich ein etwas grdBerer

Wert ergeben,



- 79 -

Somit ist der Vollstidndigkeit halber nur noch eine Angabe zur
gemessenen Dichte selbst zu machen, Die beobachteten Sdulen-

dichten lauten:

Hagen, 1878 N, = 1 x1o21/’cm2 10 pm

i

Dyck & Simon, 1975 N, = 6.6+101°/ cm?® 33 p

Reduziert man beide Werte auf Massendichte g und benutzt

T, = 5 Ry , so erhdlt man:
Hagen, 1978 1g Q4(5Ry) = - 17.11 10
Dyck & Simon, 1975 lg gd(s R, = - 18,47 334

Die Differenz zwischen beiden Werten kinnte auf die unter-
schiedlichen Wellenldngen, die benutzt wurden, zurilickzuflhren
sein, Die Wahl von ro=:5R* ist etwas willkiirlich: h&dtte ich
Ty = Thax = 10 Ry verwendet, so hdtte ich den bereits innerhalb
von 10 Sternradien entstandenen Staub nicht beriicksichtigt;

umgekehrt hdtte ich bei r_= = 2,4 Sternradien das Staub-

0 min
bildungsgebiet zwischen 2,4 und 10 Sternradien iUbergewichtet;
ich glaube mit ro=:5 Sternradien ein gutes MittelmalB zu haben,
AuBerdem entspricht es zufillig (?) dem inneren, kritischen

Radius T, beim neutralen Wasserstoff (Abschnitt 6,1,1).
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65,3 Elektronen

Ich konnte nur vier Angaben lber den Ionisationsgrad der
Hiille oder einer mdglichen Chromosphire finden, Die Ergebnisse
sind in Tabelle 32 dargestellt:

Jepelles 22
Sanner, 1976 ng/ny = 1.5-10™°
Weymann, 1962 ne/rui « & +95™@
Bernat, 1977 (/ ng/n, = 3-107%
Lambert & Snmell, 1975 ng/ny = 41077

Anmerkung:

1) Bernat gibt zwei Werte fiir die Volumendichte bei

50 Sternradien:

Ng (50 R,) = 830/ ain® Ny (50R,) = 2,7 « 10’6/ -



Kapitel 7

Modell einer Chromosphare

7.1 Theoretische Voriiberlegungen

o o o U " DN T G FHY WY SO AN D LG P L W T W o RS S W] O A Y ]

Talal  CRRSSRNET EE SRR

Zur Berechnung der Massenverlustsrate MH+ (nur ionisierter
Wasserstoff) geben Wright & Barlow (1875) die folgende Glei-
chung (37) an, Dabei wurde als Entfernung d= 2o00pc und als

Geschwindigkeit der Hiille v=9km/sec eingesetzt,

, 3/4
(37) My = 1.706 - 107 M, lJahr - g7 (—S—"-)

213
v/

wobei der Strahlungsstrom S, in mJy und die Frequenz y in GHz
anzugeben sind, Weiterhin ist g der Gaunt-Faktor, der im n&ch=
sten Abschnitt niher behandelt werden soll,



7.1.2 Gaunt-Faktor

o o - o o o e o ]

Fir den in Gleichung (37) auftretenden Gaunt-Faktor gibt
L,O0ster (1961) den folgenden Ausdruck an:

15
VE /

GHz

(38) gl», T.) = In(4.955-107%-

wobei die Frequenz v in GHz und die Elektronentemperatur Te in

Kelvin anzugeben sind und T7®-vs1n% ,

Die Abbildung 14 zeigt den Verlauf des Gaunt-Faktors g(y.7)
mit der Fregquenz ¥ bei den Temperaturen 5oo0o K, 86oo K und

10 ooo K,

gy
lggiv) 0 1 7 %6z

0.8 r

0.7

Abb. 14
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Fiir weitere Untersuchungen ist es zweckmdBig, den Gaunt-Faktor

durch folgende Gleichung auszudriicken:
-2
(39) giv) ~ v

wobel ®=2#(y) selbst wieder fregquenzabhZngig ist, Daher 138t sich
#(v) am besten numerisch ermitteln und ist in Tabelle 33 fir die

wichtigsten Frequenzen und Temperaturen tabelliert,

Sasalle oo
Te = Sooo K Te = 86oo K Te= 10000 K
Frequenz ¥ 0 g . g » 9

1 GHz 0,102 8,77 0,085 | 10,58 0,093 | 10,81

5 GHz 0,123 8.16 0.111 8,98 o, 108 9,20
10 GHz 0,134 7,47 0,121 8,28 0.118 8, 51
15 GHz 0,142 7,06 0,127 T.88 8,123 8,10
20 GHz o, 148 6,78 0,132 T. 58 0.128 7.82
25 GHz 0,153 6,55 0,136 7.37 0,132 7.58
S50 GHz 0,171 5,86 o.150 65,87 0,145 6,80
100 GHz 0.184 5,17 0,167 5,98 0.161 6. 21
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721 3 Speﬁtraléggef

Fiir den Bereich der Radiostrahlung kann das Planck'!sche
Strahlungsgesetz durch die Rayleight-Jeans'sche N&herung er-
setzt werden, die in der folgenden vereinfachten Form bei mir

zur Anwendung gelangt:

(40 a) St = E5= « v Ty, 1§

wobei EkzoPOSB ist, Weiterhin gilt:
TSfI" = (7 = e—T/ : T
und fir ¢T=2 ergibt sich: TSfr = 0.8647 - T,

Hierbei 1ist Te die Elektronentemperatur, TStr die Strahlungs-
temperatur, ¥ die Frequenz, k die Boltzmann-Konstante und c
die Lichtgeschwindigkeit, Alle numerischen Werte eingesetzt,

ergibt dann die folgende Gleichung:

6 r
(40 b) S(v) = 1.650-10" mJy - v2,_+ T (x) x? X= R
wobei die Frequenz V in GHz einzusetzen ist, AuBerdem habe ich
als effektiv wirksame optische Tiefe den Wert Ter=2 angenom-
men, FUr weitere Untersuchungen bendtige ich die folgende
Gleichung (41), die mir die optische Tiefe liefert, sofern ich

Dichte- (ne) und Temperaturverlauf (Te) der Elektronen kenne,

2
(41) Ti(x) = 86-107 - g(v L ‘/I-,—ve((x)és dx

Dabei ist r_ der Radius, bei welchem die optische Tiefe den
Wert € =2 annimmt,



w B5 w

Unter Verwendung der Gleichungen (27) und (34) erhalte ich:

86-10"" g, T) ny . x 1-2p+15¥

(42) T(x)=- 7-2/34"755' N ’ 7;1.5

wobei n0:=ne(1) und TD==Te(1) ist,

Zunichst ist nur die Proportionalitdt wichtig:

Um den Gaunt-Faktor g(v,T) in der Form der Gleichung (39)
verwenden zu kdnnen, muB ich - wie andere Autoren auch - eine
konstante Temperatur annehmen, Dies muB zumindest fiir das Ge-
biet um T=2 gelten, Wie sich spidter noch herausstellen wird,
ist die Chromosph&@re von Beteigeuze etwa 86oo K heil3, so daB
ich die 2¢-lWerte dieser Temperatur aus der Tabelle 33 verwen-

den werde,

Aus Gleichung (40 b) folgt fiir konstante Temperatur die

folgende Proportionalitdt::
(44) Sly) ~ v? . x?

Setze ich andererseits in Gleichung (43) fiir g(y,T) die Glei-
chung (39) ein und setze auBerdem X=(J, dann erhalte ich:

(45) Tlx) ~ v 2.y2 . x2B = -2+ 1-2

Bedenke ich, daB die optische Tiefe fir das Strahlungsgebiet
immer dieselbe ist (T.y=2), dann 138t sich aus Gleichung (45)

folgende Proportionalitidt gewinnen:

2+X
(46) X ~ Y 12p
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Letztere Gleichung in Gleichung (44) eingesetzt, ergibt

dann:

(47) Sly] ~ v & mit oC = 2+%'522—f’/§eL

Im wesentlichen hdngt der Spektralindex o alsoc von dem
Dichte-Exponenten /3 (vergleiche Gleichung 27) ab, Fiir eine ex-
pandierende Hille gilt £B=2 und in der Ndhe der Oberfl&dche
(Photosphdre) wichst 3 stark an.

Fir 3=2 1ist die AbhZngigkeit des Spektralindex vom Gaunt-
Faktor bedeutend, fiir f3»2 ist sie ohne Bedeutuna.

Aus Gleichung (46) gewinnt man den groben Ausdruck:

(48) x ~ y 07

mit AB=2 und *®= 0,136 (T=8600K, 25 GHz),

Mit abnehmender Frequenz sieht man die Strahlung aus immer
weiter auBen liegenden Gebieten, Es 1368t sich alsc eine 'turn-
over'-Frequenz ¥, nennen, oberhalb derer man eine Komponente im
Radiospektrum sieht, die ihren Ursprung in einem sehr sternna-
hen Gebiet mit 3> 2 hat, und unterhalb derer man eine Kompo-
nente im Spektrum beobachtet, die ihren Ursprung in der Hille
mit B=2 hat, Ich nenne sie Scheiben-~ und Hiillenkomponente,

Wie sich spdter noch zeigen wird, liegt diese Freguenz Y,
etwa bei 20-25 GHz, so daB ich fiir die weiteren Uberschlags-
rechnungen zwischen Hiille (¥ <) und Scheibe (¥ > ) unter-

scheiden kann,

Mit (3> 2 uwlirde der Spektralindex < gegen 2 streben, und
fir 3=2 lautet der Spektralindex o(:

(49) oC =§-(7—ae}
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In der folgenden Tabelle 34 sind fir einige Frequenzen die
zugehtrigen Werte fiir ® und Spektralindex & sowie der Radius
des strahlenden Gebietes fiir die Hillenkomponente aufgetragen,

Tabelle 34
Frequenz > o G»/Qs
25 GHz 0,136 0,576 1,00
20 GHz 0,132 0,579 1.17
15 GHz 0,127 0,582 1,44
10 GHz 0,121 o, 586 1.82
5 GHz 0,111 0,593 3,14
1 GHz o,095 0,603 9,83

wobeil & die Frequenzabhingigkeit des Gaunt-Faktors nach Glei-
chung 39 und o¢ der Spektralindex nach Gleichung (47) bedeutet,
Die letzte Spalte enth3lt den Radius r, bei dem die optische
Tiefe T =2 erreicht wird, normiert auf den Radius der Frequenz
Y = 25 GHz, Sicherlich ist die Voraussetzung der konstanten
Temperatur oberhalb von 5 Sternradien nicht mehr gut erfillt,
das hieBe also, daB mit dieser einfachen Voraussetzung das
Spektrum nur bis zu etwa 4 GHz herunter interpretiert werden
darf, Dies bereitet jedoch im vorliegenden Fall von Beteigeuze
noch keine Probleme, da die niedrigste Frequenz, die noch eine
brauchbare Genauigkeit in der Beobachtung besitzt, etwas unter-
halb von 5 GHz liegt,

Wright & Barlow (1975) geben einen Spektralindex von X =0,6

fir die HUlle an,

Die von mir gefundene Beziehung zwischen Spektralindex oc
und Dichteexponent 3 1#Bt sich fir #=0,12 (8600K, 10 GHz)

wie folgt ausdriicken:

-, 424 _ L3-624
K LT PG

(50 a)




- 88 ~

Panagia & Felli (1975) geben folgende Beziehung:

-5 _ b2 _ 4[5-62
(50 b) x = 2 2p-1 = Z23-1

Dieselbe Formel geben Wright & Barlow (13875) an.

In Anbetracht der Tatsache, daB sich die Herleitung des
Spektralindexes o« bei Panagia & Felli von meiner Herleitung
unterscheidet, ist es sehr befriedigend, ein solch gut liber-

einstimmendes Ergebnis zu erhalten,
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7.2 Semiempirisches Modell

e e o~ ——— o — D "

7.2.1 Modellplan

i o s o o v v

Das jingste Photosph3renmodell fir Beteigeuze stammt von
Tsuji (1976 a+b), Tsuji hat mit groBer Sorgfalt gearbeitet
und mehrere Modelle angeboten, Unter allen Tsuji-Modellen habe
ich das Modell 3 (g=1cm/s®, T_..=3600K, v, =6 km/s und
solare chemische Zusammensetzung) ausgewihlt, Es kommt den von
mir gewdhlten Parametern TefF: 3500K und g=o0,45 cm/s2 am
ndchsten,

In diesem Kapitel interessiert mich nunmehr nur die Chro-
mosphdre, mit deren Hilfe ich das beobachtete Radiospektrum in-
terpretieren mGchte, Sie schlieBt sich unmittelbar an die Pho-
tosphére an, Wie am SchluB des Abschnitts 7,2,2 gezeigt wird,
betrdgt die Temperatur der Chromosphdre 86oo K, Der Einfachheit

halber nehme ich an, daB sie konstant ist bis zu 3 Sternradien,

Die weiterhin benttigte Dichte wird in SternniZhe durch das
Tsuji-Modell bestimmt und in der Hille vom MassenfluB, Der
Ubergang liegt bei 1,05 Sternradien, Dieses Modell soll ausfiihr-
lich in zusammenhingender Form erst in Kapitel 8 behandelt wer-
den,

Entscheidend ist, daB mir der Dichteverlauf von HI und die
Temperatur der Chromosph3dre vorliegt, Zusammen mit einem kon=
stant angenommenenlonisationsgrad I erhalte ich den Dichtever-
lauf der Elektronen, Damit ist die Grundlage geschaffen, das
Integral der optischen Tiefe T (Gleichung 41) zu ldsen. Fir
T =2 lautet die Gleichung (41) aufgeldst nach V:

1

_ a7 , 719(5?)2 "
(51) vix)=\[L3-107-g(v,T) 7(.?()~d,_5dx GHz

wobei wegen des Gaunt-Faktors drei Iterationen gerechnet wurden,
Fiir gegebenen Radius kann ich die dazugehdrige Frequenz aus-

rechnen, mit welcher man gerade noch bis zum gewdhlten Radius

hineinblicken kann, Nach Gleichung (40b) 1#B8t sich nun der

Strahlungsstrom S(v) ausrechnen,
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Rpdge  [EELSASIIEE TOTNRE SQNREAN
Es muB vorher noch gepriift werden, ob die Strahlung der Fre-
quenz Y {iberhaupt aus dem Gebiet r noch herauskommen kann oder

ob die Plasmafrequenz v, schon grfer ists

(52) Vo = 9-1077 AT MHz [ne]=cm ™3

Verwende ich zur Uberschlagsrechnung den Wert aus Gleichung
(30 a) :
1lg Ny = 8,°85

und nehme hundertprozentige Ionisation (I=1) an, dann ist:
n, = 7.08 ' 105 /cm3
Hieraus ergibt sich eine Plasmafrequenz von:
Yo = 240 MHz

Man erkennt also, daB wir niemals in einen kritischen Bereich
gelangen werden, in welchem der Brechungsindex imagindr werden
kdnnte und somit keine Strahlung zu uns gelangen wiirde: denn im
vorliegenden Fall von Beteigeuze liegt die Plasmafreguenz sehr
wahrscheinlich noch weit unterhalb von 240 MHz, da sowohl die
Dichte weiter auBen geringer ist als auch der Ionisationsgrad
kleiner als 1 sein wird,

Ein weiterer Diskussionspunkt ist die optische Tiefe, die
den effektiven Eindruck reprisentiert, Ich habe die Rechnungen
mit €=1 und €=2 und =5 durchgefihrt und halte =2 fir
den besten Wert, wobel Tabelle 37 die wesentlichen Verdnderun-
gen des Modells zeigt, wenn T nicht 2 gewZhlt wird,

Da die Rechnungen mit konstantem Ionisationsgrad gute Er-
gebnisse liefern, habe ich keinen AnlaB gesehen, mit kompli-
zierteren Funktionen des Ionisationsgrades zu rechnen, Dieser
Aufwand lohnt sich erst, wenn die Genauigkeit der Beobachtun- .

gen wesentlich grdBer ist,
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Unm eine Idee von der bendtigten Temperatur der Chromosphire
zu erhalten, setze ich in Gleichung (40 b) den Mittelwert der
Beobachtungen bei v=80 GHz (96 und 148 mJy) ein und erhalte:

(53) T,-x? = 9000 K x =L
Rx
Die folgende Ubersicht gibt die wichtigsten Kombinationen
wieder:
/Ry 1 1.4 1.6 1.8
T 9 ooo K 4 Boo K 3 500 K 2 8oo K

Man nimmt an, daB in den HuBeren Schichten der Photosphére
von Uberriesen ein sehr geringer Ionisationsgrad herrscht, Auch
die Chromosphire der Sonne ist trotz hoher Temperatur nur
schwach ionisiert, Deshalb nehme ich auch bel Beteigeuze eine
von der Oberflidche bis in die Hiille reichende geringe und
konstante Ionisation an., Bei anndhernd konstantem Ionisations-
grad und anndhernd konstanter Temperatur kann dann aber eine
Scheibenkomponente nur dort entstehen, wo die Dichte stark an-
steigt (ﬂ>>2), das heiBt also bei r=1R, . Daraus resultiert,
daB ich als erste NZherung fiir eine Chromosphdrentemperatur
T = 9000 K annehmen darf,
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Te2:3 Berechnetes Spektrum
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Die Rechnungen mit €=1 und €=5 werden nicht verdffent-
licht, nur die wichtigsten Konsequenzen werden im ndchsten Ab-
schnitt erwdhnt, Des weiteren wird bei ¢ =2 unterschieden
zwischen:

a, ruhige Beteigeuze
b, mittlere Beteigeuze

Unter 'ruhiger Beteigeuze'! verstehe ich dasselbe wie beil
der Sonne, ndmlich die immer vorhandene Strahlung durch frei-
frei-Ubergdnge ohne Flares und andere Verstirkungsfaktoren,

Im Falle der 'ruhigen Beteigeuze'! wdren aber die meisten
Messungen unter zusidtzlichem EinfluB von Flares oder dhnlichen
Strahlungsausbriichen gemacht worden, Dies wlirde bedeuten, daf
eine 'ruhige Beteigeuze'! sehr selten ist oder eventuell auch
gar nicht existiert, Deshalb habe ich auch noch eine sogenann-~
te "mittlere Beteigeuze! durchgerechnet, Diese wiirde vor allem
dann in Betracht gezogen werden kdnnen, wenn die Streuung der
Messungen - mit Ausnahme der sehr hohen Werte bei 10,63 GHz,
15,8 GHz und 22 GHz , die mit Sicherheit auf starke Flares zu-
rickzuflihren sind - durch Beobachtungsfehler zustandegekommen

ist und eine stdndige Flareaktivitdt nicht vorliegt,

Mit den folgenden Werten flr die Ionisation I wurde der

beste Fit erzielt:

1l

1.7 %
2.4 %

ruhige Beteigeuze -

1l

mittlere Beteigeuze :

Die Tabellen 35 und 36 geben die numerischen Ergebnisse des
Modells wieder, Die Abbildung 15 zeigt die Beobachtungen der
Tabelle 13 und die beiden berechneten Modelle, Die Abbildungen
16 und 17 zeigen die ilbrigbleibenden Differenzen der Beobach-

tungen zu den beiden Modellen,
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Tabelle 35

r Ne v S (33
1,035 Ry 1.63 - 10°/cm>| Bo0.04 GHz | 97.37 mJy | 1.99
1.04 2.52 - 108 27,00 11,19 1,99
1,045 7.01 - 10 17.68 4,85 1,95
1.05 2,69 - 10" 16, 51 4,27 1.89
1,06 1,39 + 10 16.06 4,11 1,32
1,07 1.30 - 10" 15,83 4,07 0,67
1.1 1,22 - 10" 15, 23 3,98 0.58
1.2 1,03 - 10" 13,47 3,71 0.58
1.4 7.54 - 10° 10.83 3,26 0.59
1.6 5,77 - 10° 8,97 2,92 0.59
1.8 4,56 - 10° 7.59 7,65 0.59
2.0 3.69 - 10° 6,54 2,42 0.58
2,2 3,05 - 10° 5,71 2,24 0,59
2.4 2,56 - 10° 5.05 2,08 0.59
2.8 2,19 + 10° 4. 50 1,94 0.59
2.8 1,88 . 105 4,05 1,83 0,59

Dabei ist r der Radius, ng

die Elektronendichte,

S der Strahlungsstrom und « der Spektralindex,

v die Frequenz,
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Tabelle 36

r Ne Y S x
1,035 Ry 1.47 -10%/cm® | 111.30 GHz | 188.31 mJy | 1.99
1,06 3.60 - 10° 37.69 21. 80 1,99
1.045 1,00 - 10 24,71 9,46 1.95
1,05 3.84 - 10 23,08 8. 34 1,69
1.06 1,99 . 10" 22,45 8,03 1,32
1.07 1,85 - 10" 22,13 7,96 6. 66
1.1 1.74 - 10" 21,29 7.78 0.58
1,2 1.47 . 10" 18,83 7,25 0.58
1.4 1.08 - 10" 15,16 5. 39 0,58
1.6 8.24 - 105 12,55 5,72 0.58
1.8 6.51 - 10° 10,63 5,19 5. 59
2.0 5,28 - 10° 9,16 4,76 0.59
2,2 4,36 - 10° 8. 00 4,39 0.59
2.4 3.66 - 10° 7,07 4,09 0,59
2,6 3,12 - 10° 6., 31 3,82 0.59
2.8 2,69 - 10° 5,54 3,54 0.59

Dabei ist r der Radius, Ng die Elektronendichte, y die Frequenz,

S der Strahlungsstrom und o der Spektralindex,
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7.2,4 Auswertung der Modelle
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Zuerst mBchte ich eine Tabelle geben, in der die Variationen
der Temperatur der Chromosph&re bei verschiedener effektiver
optischer Tiefe wiedergegeben sind, Zusdtzlich enthilt die Ta-
belle 37 diejenigen Ionisationsgrade, die notwendig wiren, um

denselben Fit zu erhalten,

Tabelle 37
ARk Taos " Ionisationsgrad
optische Tiefe | Temperatur ruhige B. mittlere B,
11 8oo K 1.4 % 2.1 %
8 Boo K 1.7 % 2.4 %
7 500 K 2.5 % 3.4 %

Wirde man also statt T =2 eine andere effektive optische Tiefe
verwenden, so miBte man zundchst eine andere Temperatur der
Chromosphdre wdhlen und somit auch einen anderen Ionisations-
grad, um wiederum eine Anpassung des Modells an die Beobach-

tungen zu erhalten,

Die nichste Ubersicht gibt die 'turnover'-Frequenzen wieder:

1l

ruhige Beteigeuze A 16,4 GHz S, = 4,2 mJy

[+

mittlere Beteigeuze Yo

Il

23,0 GHz 5,

(]

8.2 mJy

Il

Die folgende Ubersicht enthi#lt fir wenige ausgewdhlte Fre-
quenzen den wahren Radius, bei dem die optische Tiefe den Wert
€ =2 annimmt (Radiosphire):

90 GHz 25 GHz 10 GHz 5 GHz

ruhige Beteigeuze 1,035 1.041 1.48 2. %2 <R,

mittlere Beteigeuze 1.036 1,045 1,88 = 3.1.% R,




Die nachstehende Ubersicht gibt den scheinbaren Durchmesser

der Radiosphidre:

- 89 -

80 GHz 25 GHz 10 GHz 5 GHz
ruhige Beteigeuze oloBoo oloBo4 olo86 oy140
mittlere Beteigeuze oloBo1 0’0606 o'09 ol'18
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7.2.5 Variation der Parameter
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Ich mbchte nun die Frage beantworten, inwieferm sich Anderun-
gen der Temperatur der Chromosphire und des Ionisationsgrades

auf den Fit auswirken,

Mit steigender Temperatur findet eine Parallelverschiebung
nach oben statt, Hierbei wird der ganze Fit verschoben (siehe
Abbildung 18),

Mit steigendem Ionisationsgrad findet eine Parallelverschie-
bung der Hillenkomponente nach oben statt, Daraus resultiert,
daB die 'turnover'-Frequenz V, wdchst und damit auch der zuge-
hérige Strahlungsstrom S,

Die Abbildung 18 zeigt schematisch den Sachverhalt,

Abb. 18
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7.3,1 Massenverlustsrate
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Aus den Fits lassen sich die Massenverlustsraten flr die
beiden Modelle ableiten, Unter Verwendung von Gleichung (31b)
erhalte ich bei einer Frequenz von 10 GHz und den beiden dort

vorhandenen UWerten des Strahlungsstromes:

3.11 mJy

i

5. {10 GHz)

1l

S, (10 GHz) 5,01 mJy

und mit einem Gauntfaktor von g = 8,28 die nachstehenden

Massenverlustsraten:

m = 4,4 c1¢™Y MG/Jahr (ruhige Beteigeuze)

m = 6,3 . Jig™e M@/Jahr (mittl, Beteigeuze)

Demgegeniiber ergeben sich aus der Massenverlustsrate fUr
neutralen Wasserstoff MH (1.6 . ™0 M@/Jahr), dem mittleren
Molekulargewicht /4(=1.26) und den Ionisationsgraden die fol-

genden Werte:

m = 3.4 . 10~ 8 MG/Jahr (ruhige Beteigeuze)

-8

25
1l

4,8+ 10 MG/Jahr (mittl, Beteigeuze)

Die Diskrepanz zwischen beiden Modellen betrdgt einen Fak-
tor von 7.6, der nicht ganz einfach zu erkl&dren ist, Es muB
meines Erachtens daran liegen, daB nach Gleichung (31) eine
Globaleigenschaft ermittelt wurde und meine Modellrechnungen
eine Lokaleigenschaft, ndmlich lokal auf die Sichtlinie zu
Beteigeuze beschridnkt, erfassen, Ich habe den Anteil des Strah-
lungsstromes, der durch die seitlich gelegenen Gebiete der
Hiille zustandekommt, nicht berilicksichtigt, Qualitativ bedeutet
dies, daB ich flir meine Modellrechnungen einen zu groBen Ioni-
sationsgrad verwendet habe, wodurch die daraus resultierenden

Massenverlustsraten zu grof wurden,
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Ob allerdings dieser Effekt einen Faktor 7,6 ausmachen kann,
mochte ich ernsthaft bezweifeln, Ich wirde im HGchstfall einen
Faktor 2 vermuten. Ansonsten aber gehen alle anderen Parameter
(wie beispielsuweise die Entfernung) in beide Berechnungen in

gleicher Weise ein; prinzipiell sind die Ableitungen gleich,

Eventuell kommt die Diskrepanz auch dadurch zustande,
daB die von mir gemachten Voraussetzungen zu grob waren: so-
wéhl die Temperatur der Chromosphire als auch der Ionisations-
grad brauchen nicht konstant zu sein; nicht einmal innerhalb
von 3 Sternradien, Auch die Dichte braucht innerhalb des Tur-
bulenzgebietes nicht quadratisch (A =2) abfallen,

Da es im Rahmen dieser Arbeit meine Aufgabe gewesen ist,
lediglich eine erste Ndherung flr ein Chromosphdrenmodell,
das heiBt unter Annahme einer konstanten Temperatur und eines
konstanten Ionisationsgrades, zu entwickeln, liefert das vor=-
gelegte Modell befriedigende Resultate: sowohl die ermittelte
Temperatur als auch der Ionisationsgrad sind von derselben
GréBenordnung wie diejenigen Werte frilherer Arbeiten (verglei-
che Abschnitt 7.3.2 und 7.3.3).



-~ 103 -

7.3.2 Temperatur der Chromosph&re
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Die von mir ermittelte Temperatur betrigt

T = 86oo K

und 138t sich mit anderen Ergebnissen vergleichen, wobeil eine

gute Ubereinstimmung festzustellen ist,

Die Tabelle 38 enthidlt alle bisher ermittelten Chromosphi-

rentemperaturen,

JESRLLD
Lambert & Snell, 1875 ~ 5000 K Infrarotmessung
Bernat, 1977 <€ Soo00
Linsky & Haisch, 1979 <1oooo K IUE-Untersuchung
(20 0oo K)

Alle in Tabelle 38 genannten Autoren halten das Vorhanden-
sein einer Chromosph&re fir erforderlich und stimmen mit mir
iberein, dal die Temperatur der Chromosphdre wesentlich Uber
der Effektivtemperatur von 3500 K liegt, wahrscheinlich jedoch

unter 10 oo0 K,
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1:3,; 3 Ionisationsgrad der Chromosphire

Die von mir ermittelten Werte des Ionisationsgrades fiir die

'ruhige! und 'mittlere Beteigeuze! lauten:

ruhige Beteigeuze 1.7 %

mittlere Beteigeuze 2.4 %

Zum Vergleich sind die Ergebnisse anderer Autoren in Tabelle
32 wiedergegeben, Nur der Wert von Lambert (1975) stimmt mit
meinem Wert gut Uberein: er fand einen Wert von 4% bei seinen
Untersuchungen, welches auch dem Mittelwert der interstellaren
Materie unserer MilchstraBe entspricht, Die anderen Werte sind

erheblich kleiner,
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T8 Zelilichp Johwsbkengen

Wie Abbildung 15 zeigt, liegt der Fit fir die 'ruhige Betei-
geuze'! so tief, daB fast alle Messungen oberhalb des Fits lie-
gen, In Abbildung 19 wurden die Differenzen zwischen Fit und
Messung gegen die Zeit aufgetragen, Deutlich zu erkennen sind
die Messungen, die meines Erachtens eine ruhige Strahlung ohne
Flares darstellen, Der angegebene Fehler 6 ist der mittlere
Fehler der Einzelmessungen, die zum Fit der 'ruhigen Beteigeuze'
herangezogen wurden, Messungen, die oberhalb von 36 liegen,

diirfen als Flares angesehen werden,

Eine deutliche RegelmdBigkeit der Flare-Aktivitdt ist nicht
zu erkennen, Eventuell nahm die Aktivitit seit 1965 (J.D., 24
39 0oo ) ab und erreichte 1976 (J,D, 24 43 coo) ein Minimum,

Der am 21,Februar 1966 von Kellermann & Pauliny beobachtete
Wert ist zweifelslos ein starker Flare: sie haben die ndchsten
Tage nie wieder einen nur anndhernd so grofen Strahlungsstrom
gemessen (die gemessenen Strdme waren sogar immer kleiner als

das Rauschen),

Ich habe am 23,Dezember 1978 bei meinen Beobachtungen in
Effelsberg feststellen k&nnen, daB Beteigeuze zu pldtzlichen
Ausbriichen neigt: Wihrend er um 4:00 MEZ noch die Stdrke der
'ruhigen Beteigeuze' zeigte, konnte ich um 23:45 MEZ eine
seiner typischen Ausbriiche beobachten,

Erstaunlicherweise ist die Starke eines Flares relativ kon-
stant: bis auf wenige Ausnahmen - ndmlich 1966 - steigt der

Strahlungsstrom bei einem Ausbruch auf das Doppelte an,

Auch die Messungen vom 5,November 1377 bei 22 GHz zeigen.
auBer dem Gesamtmittel von immerhin 20 mJy (also ein Ausbruch
um den Faktor 2.5) zwischenzeitlich ein steiles Maximum bis etwa
50 mJy und ein zweites Maximum bis etwa 44 mJy Strahlunsstram,

Dabei betrdgt die typische Zeitskala der Ausbriiche 3o Minuten,
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Kapitel 8

Gesamtmodell

5.7 §lissnzines

Das Photosphirenmodell habe ich von Tsuji (1876 a, Modell 3)
weitgehend libernommen, TsuJi gibt in seinen Tabellen die Tempe-
ratur T und den Druck P in Abh&ngigkeit von der optischen Tiefe
¢ an, Es muBten nur insofern Abdnderungen vorgenommen werden,
als daB Tsuji nur fir T=4000K, 3800K .und 36o00K Modelle ge-

rechnet hat, wdhrend ich aber T = 3500K verwenden mdchte,

Um den Druck zu erhalten, geniigt es eine Extrapolation der
Modelle 2 und 3 (T = 3800K und 3600K ) vorzunehmen, da der Un-

terschied gering ist,

Bezliglich der Temperatur multipliziere ich die Werte des
Modells 3 mit dem Faktor

3 500 K _ 3 5po K 0.9652
T(T=0,75) 3626 K

wobei € = 0,75 die Stelle meines Modells sein soll, bei der
T=:Teﬁc ist, Dieser Uert ist ebenfalls aus den Tsuji-Modellen
fiir 4oooK (T = 0.53), 38o0K (T=0,60) und 3600K (T=0,71) ex~

trapoliert worden,

Obwohl diese Art der Temperaturumrechnung etwas grob ist,

erreicht man damit dennoch eine Genauigkeit von besser als 1%,

Tsuji's Modell reicht bis zu einer optischen Tiefe von
lgT = -6 , Man muB jedoch bei vorhandenem Massenflul3 bereits
bei 1lg¢= -2 mit dem Photosphdrenmodell abbrechen, Diese Stelle
ist bei r=1,0133 R, erreicht, so daB ab r=1,014 R, die Chro-

mosph&re beginnt, die bis etwa 5 Sternradien reicht,
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Die Chromosphire unterteilt sich in die untere und obere
Chromosphire, In der unteren Chromosphdre steigt die Temperatur
steil bis 86ooK an, Dies ist bei T = 1,025R, erreicht, In der

oberen Chromosph&re bleibt die Temperatur Konstant bis »=3R, .

Innerhalb eines Ubergangsgebietes zwischen Chromosphire und
Hille (r=3-7 R,) wichst der Temperatur-Exponent ¥ von ¥=0
auf ¥ =1.7 an, Ab T =7R, mbge sich die Temperatur, wie durch
Gleichung (34) gegeben, verhalten,

SchlieBlich wird die Temperatur (wahrscheinlich ab etwa 1oo
Sternradien) schneller fallen, m&glicherweise adiabatisch, also
mit ¥=3.

Der Bereich ab r =5R, heit Hille, Die Dichte f&d1llt in ihr

guadratisch mit dem Radius ab ( 8 =2). Dieses Verhalten der ex-

pandierenden Hllle Uberwiegt bereits ab 1T=1,05 Ry .

Zwischen 2,4 und 10 Sternradien findet Staubbildung statt,
In diesem Bereich ist die Dichte des Staubes in etwa propor-
tional zu =1~ 1.8 und anschlieBend fZllt auch die Staubdichte
quadratisch mit dem Radius ab, Der Staubanteil betrégt,Zg?%,

~0,5

Die Temperatur des Staubes f&llt mit r ab,

Bei etwa 35 Sternradien ist die Staub- und Gastemperatur
gleich, Normalerweise wiirde ich erwarten, daB die Gastemperatur
ab etwa 7 Sternradien (Ende des Ubergangsgebietes) mit r’z ab-
fdallt, Durch die relativ groBe Hiufigkeit des Staubes vermag
dieser aber die Abkiihlung des Gases etwas zu bremsen, so dal
=17 abkithlt, Au-

Berhalb von 100 Sternradien ist die Dichte beider Medien so ge-

zwischen 7 und 100 Sternradien das Gas mit r

ring, daB eine Erwdrmung des Gases durch den Staub und ein

Tnzr"o’s Verhalten des Staubes nicht mehr gegeben sein dirfte,
Wahrscheinlich werden Gas und Staub jetzt innerhalb eines grd-
Reren Ubergangsgebietes allm8hlich zur adiabatischen Abkiihlung
ibergehen (TA'TWS)

L

Die Elektronentemperatur ist mit der Gastemperatur identisch,
Der Tonisationsgrad betrigt 1.7 % fir den Fall der 'ruhigen Be-

teigeuze!' ,
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8,2 Die Modellrechnungen im einzelnen und ihre Ergebnisse
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Zundchst mdchte ich in zusammengeraffter Form die verwende-

ten Gleichungen wiedergeben,

a, Photosphédre

it s o o o o

Durch das Tsuji-Modell sind folgende Parameter gegeben:

optische Tiefe T
Temperatur T(z)
Dichte Q(x)

Gesucht werden die folgenden Parameter:

Druck P()
Radius r(T)
Elektronendichte ne(T)

Aus Gleichung (54) folgt unmittelbar der Druck, Aus den
Gleichungen (54) und (55) folgt nach Umformung die Gleichung
(56), die den Verlauf des Radius mit der optischen Tiefe
wiedergibt,

Die Zustandsgleichung des idealen Gases lautet:

_ Sler) o _
(54) Pl) = 7 R-T(T) /_126

Die Bedingungsgleichung fir das hydrostatische Gleichgewicht
lautet:

(55) dRldr = -G-M -Q -r?

wobei die Masse mr durch die Masse des gesamten Sternes ersetzt
werden darf,
In den obigen Gleichungen sind R die allgemeine Gaskonstante

und G die Gravitationskonstante,
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Gleichung (56) erlaubt die Berechnung des Verlaufes des

Radius r mit der optischen Tiefe T ,

(56) My’ S 7—V7—8-x,,-k'__ o=t

Xn

2k R*
2 - R* . Fr>7 - F37+7
it KT 26N, e,

Dabei beginne ich bei x=1 : dort ist Tz:Teff und ¢=0,75,

b, Chromosphdre und Hille

e e o ot e i o o N O o . v

In der unteren Chromosph&re gebe ich den Verlauf der Tempe=

ratur vor (r=1,014 - 1,025R, ).

In der oberen ChromosphZre halte ich die Temperatur konstant
auf 86oo K (r= 1,025 - 3R, ).

Im Ubergangsgebiet zur Hiille (r=3 - 7R, ) gebe ich den
Verlauf so vor, daB die Temperatur anschlieBend mit T~r"1‘7
verlduft, geleitet durch die zwei Beobachtungen bei = 23Ry
und = 43R, gemdB Gleichung (34): T(x)=120000K=« 17,
Oberhalb von 100 Sternradien mache ich (ber die Temperatur

keine Aussage mehr,

Der Druckmﬁge\uieiriGlgichung(S?) verlaufen, wobei der Ex-
ponent einen stetigen iUbergang in Funktion und Gradienten zwi-

schen Photosphdre und Chromosphédre sichert,
5 - 300
(57) P(x) =R -(rlr,)

mit R = P(r,) und ry = riv=001) = 10133 R,
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Nach Gleichung (58) 188t sich jetzt die Dichte von HI berech-

nen Q#H: 1),

P(x) 59 - r
58 x) = =—F— + 117 10" =5 -x7? = —
(58) gH( / Tlx 5 cm’ X X R*
Der erste Term stammt vom PhotosphdreneinfluB her, der zweite
Term gibt die Dichte aufgrund des Massenflusses an, Die Massen-
fluBdichte liberwiegt ab r=1,05R,, und ab r=1,07R, kann der

erste Term sogar vdllig vernachldssigt werden,

Die Elektronenzahldichte wird nach Gleichung (59) berechnet:
(59) n(x) = nylx) pe-I

wobei die Gleichung (28) verwendet wurde sowie der Ionisations-
grad I, Weiterhin iét/a das mittlere Molekulargewicht und wird
zu m=1,26 gesetzt, da nicht nur der Wasserstoff Elektronen
liefert,

Die Tabellen 39 bis 41 enthalten die numerischen Ergebnisse
{iber Temperatur und Druck. sowie Dichte von Wasserstoff und
Elektronen in AbhZngigkeit vom Radius, Dabei sei nochmals dar~
auf hingewiesen, daB in Tabelle 41 die Temperaturen iiber 1oo
Sternradien zu unsicher sind und deshalb die Positionen frei-
gelassen wurden, Anschliefend sind in Abbildung 20 die Verl&ufe
von Temperatur und Dichte der Photosphidre und unteren Chromo-
sphére dargestellt, In Abbildung 21 sind die Verliufe von Tempe-
ratur und Dichten der oberen Chromosphire und Hille eingezeich-
net.
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et 0
(Photosphire)
lg « r/R, 3 lg P lg § lg ne
0.8 00,9925 4974 3,03 -8,49 13, 61
0.6 0.9847 - 4543 2+ 97 -8,57 13,53
0.4 o, 9967 4194 2418 ~-8,65 13,45
Oy 2 0.9980 3896 2.70 ~8, 71 13,38
0,0 0,.98982 3634 2,62 ~-8,76 13,34
-0,125 1 3500 2,50 -8.80 13. 30
~0,2 1.,0005 3420 2. 92 -8,83 13,27
~-0.4 1.0018 3263 2.42 ~-8.91 13.18
-0,65 1.0033 315% 2. 30 ~8,02 13,08
-0,8 1.0047 3088 2.18 -9,13 12,87
-1.0 1.0060 3037 2,07 ~9,23 12,87
-1.2 1.0074 2990 1.886 -9,34 12,75
=1.4 1,0088 2941 1.82 -9,47 12.63
-1.6 1.0104 2888 1.68 -9,59 12,51
~-1.8 1.0118 2839 1. 56 -9,71 12.39
~-2,0 1.0133 2791 1.42 -9,84 12,28

Es ist ¢ die optische Tiefe,

v der Radius in Einheiten des

Sternradius, T die Temperatur in Kelvin, P der Druck in
dyn/cm2, Q die Dichte in g/cm3 und n, die Elektronenzahl-
dichte in Elektronen/cmz.
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igNR e he
(Chromosphire)

r/R, T lg P g 8, lg ne
1.015 3000 1.21 ~10,08 12,01
1.016 36o0 1.068 -10, 30 11.80
1,017 4200 2,95 ~10,49 11.81
1.018 48o0 0,82 -10,68 11.42
1.018 5400 6,68 -10, 86 11.24
1.020 Booo 0,97 -11,03 11.07
1.021 B6oo o, 44 -11. 20 10.90
1.022 7200 o, 31 ~11,37 10,73
1.023 7800 0,18 -11.53 16, 57
1.024 8400 0,06 ~-11.69 10,41
1.025 8600 -0,07 ~11.82 10,27
1.3 86oo -0, 71 -12,46 9,64
1,04 8600 ~1.96 -13,69 8. 4o
1.05 8600 -3, 21 -14,867 7.43
1.06 8600 ~4,45 -14,86 7.14
1.87 86o0 -5,67 ~14,99 7.11
1.1 8600 -9,27 ~15,01 7.08
1.5 86o0 ~48,7 -15,28 6.82
2 8600 -87.2 -15,53 6,57
3 8600 -140 15,88 6.21

Es ist r der Radius in Einheiten des Sternradius, T die Tempe~
ratur in Kelvin, P der Druck in dyn/cmz, Q, die Dichte in
g/cm3 und n_ die Elektronenzahldichte in Elektronen/cmS.
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Tegg-8 2
(Hulle)

r/Ry T lg S, lg n,
4 8ooo -16,13 5.88

5 7000 -16,33 5,78

B 5300 -16,49 5,62

7 4400 -16,62 5,48

8 3500 ~-16,74 5,37

9 2860 -16.84 5.27

10 2400 -16.93 5,18
20 740 -17,53 4,58
50 160 -18,33 3,78
100 50 -18,93 3,18
200 ~19,53 2+ 58
500 ~20,33 1.78
1000 -~20,93 1.18
2000 -21,53 0,58
3000 -21,88 0.23

Es ist r der Radius in Einheiten des Sternradius, T die Tempe-
ratur in Kelvin, @, die Dichte von HI in g/cm3 und ng die
Elektronenzahldichte in Elektronen/cmE.
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Kapitel 9

Zusammenfassung

Der scheinbare Durchmesser von Beteigeuze fir eine randver-
dunkelte Scheibe betrigt ol'o58, und bei einer Entfernung von
200 pc betrdgt der lineare Durchmesser 1247 R@ . Mit diesem
Wert ist Beteigeuze einer der griéGten Uberriesen, die wir ken-
nen und noch grdBer als bisher vermutet, Ihre Leuchtkraft nimmt
bei einer Effektivtemperatur von 3 5c0 K den sehr hohen Wert von
210 500 L, an. Dabei hdtte sie wahrscheinlich eine Masse in der
GroBenordnung von 26 M@. Die bei friiheren Arbeiten auBler Acht
gelassene interstellare und circumstellare Absorption betr3dgt
wahrscheinlich 1?3, wobei die interstellare Absorption allein
zur Erkldrung nicht ausreicht, Es ist sehr wahrscheinlich, da@
die bis zu 3000 Sternradien ausgedehnte Staubhiille auch ent-
scheidend dazu beitrdgt, Dieser Staub wird etwa zwischen 2,4
und 10 Sternradien gebildet, Der Anteil des Staubes an der ge-
samten Masse der Hiille betrdgt 2,7%. Dies ist mehr als doppelt
so viel , als fir die interstellare Materie im allgemeinen
angenommen wird, doch 1ist es flr die N&he eines derart groBen
Uberriesen mit Massenverlust ein durchaus plausibler Wert, Die
Massenverlustsrate fir neutralen Wasserstoff (HI) ist ungewdhn-
lich grof und betrigt 1,6-107° M_/Jahr,

Im Januar und Februar 1979 habe ich die Helligkeit gemessen:
V=0073 , Als Farbindex erhielt ich den Wert B-U==1T82,\der
sehr gut mit friheren Ergebnissen lbereinstimmt, Flir kurzzeiti-
ge optische Helligkeitsschwankungen 138t sich nur eine obere
Grenze fir die Amplitude nennen, da instrumentelle Fehler zu
zusdtzlichen Schwankungen der gemessenen Strome gefihrt ha-
ben., Helligkeitsdnderungen, deren Zeitskala einige Stunden be-
tragen, sind kleiner als o722, Uber Amplituden, die kleiner als
oo8 sind, lassen sich wegen des Beobachtungsfehlers keine zu-

verldssigen Aussagen mehr machen,
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Die optischen Beobachtungen der vergangenen Jahrzehnte zei-
gen eine lange Periode von 2070 Tagenund eine kurze Periode
von 200 Tagen oder etwas mehr, Letztere Periode deutet gemein=-
sam mit den Radialgeschwindigkeitsmessungen auf eine radiale
Pulsation hin, Unterstitzt wird diese Vermutung durch die hy-
drostatische Zeitskala: sie betrdgt 160 Tage.

Am 19, und 23,Dezember 1978 habe ich drei neue Werte fir
den Strahlungsstrom S bei 14.7 GHz ermittelt, Die Radiobeob-
achtungen zeigten am 138,Dezember wihrend der 3-stindigen Beob-
achtungszeit keine signifikanten Schwankungen und ergaben den
Mittelwert S=6,5 mJy , Die Messungen vom 23,Dezember ergaben
abweichende Ergebnisse: um 4 Uhr MEZ wurde ein Strahlungsstrom
S=4,5 mJy gemessen, um 23:45 Uhr MEZ hingegen fast das Dop=
pelte, ndmlich $S=8,2 mJy , Im Vergleich mit dem Ergebnis vom
19.Dezember und friheren Messungen lassen sich diese Beobach-
tungen so deuten, daB die 4,5 mJy-Messung in einem Stadium ohne
Flares gewonnen wurde, wdShrend zu den beiden anderen Beobach-
tungszeiten eine gewisse unterschiedlich starke Flare-Aktivi-

tdt vorherrschte,

Ich glaube, daB Beteigeuze. sich fast immer im Zustand einer
Radioflare~Aktivitdt befindet, die im allgemeinen den Strah-
lungsstrom der 'ruhigen Beteigeuze' um den Faktor 2 anhebt;
Ausnahmen reichen bis zum 25~ fachen, Die Chance, bel einer
Beobachtung gerade den Zustand der 'ruhigen Beteigeuze'! zu
erfassen, ist 1:3 , Bei den beiden anderen aus 3 Beobachtungen

sieht man Beteigeuze im 'angeregten' Zustand,

Schwankungen mit einer 6 -~ jdhrigen Periode sind im Radio-
frequenzbereich nicht festzustellen, Dgnnoch ist es mtglich,
dal der Strahlungsstrom seit 1965 abnahm-und 1376 ein Minimum

erreichte,
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Zur Deutung des Radiospektrums ist die Annahme einer Chro-
mosphiZre unumginglich, Sie beginnt bei einem Radius von 1,014
Sternradien, Innerhalb der unteren Chromosphidre bis 1,025
Sternradien steigt die Temperatur auf 86oco0 K an, Die obere
Chromosph&ére reicht bis 5 Sternradien, wobei die Temperatur
bis 3 Sternradien etwa konstant bleibt, Von 3 bis 7 Sternra-
dien findet der Ubergang von der Chromosphidre zur Hiille - bezogen
auf die Temperatur - statt, AnschlieBend fdllt diese propor-

T 1.7 ab, Die HUlle reicht bis mindestens 3ooo

tional zu
Sternradien, wobei die Temperatur ab etwa 100 Sternradien
stdrker ~ mglicherweise adiabatisch -~ abfallen wird, DaB die
Temperatur zwischen 7 und 100 Sternradien noch nicht adiaba-
tisch absinkt, liegt wahrscheinlich an einer Aufheizung durch

den Staub,

Der Ionisationsgrad in der Chromosphire wurde zu 1.7 % fur
die 'ruhige Beteigeuze'! bestimmt, Dies Ergebnis ist insofern
bedeutend, als daB nach der Sahaformel fiir die in der Chromo-
sphdre vaorliegenden Temperaturen und Dichten eine hundertpro-
zentige Tonisation zu erwarten wire, Es wird also sehr deut-
lich, daB die Sahaformel zur Berechnung des Ionisationsgrades
einer Chromosphire - zumindest bei Uberriesen - vdllig un-
brauchbar ist,

Die Massenverlustsrate der ionisierten Materie betrigt
-8
3.4 - 1o

fach ionisiert sind, Der Ionisationsgrad und die Massenver-

Ma/Jahr (ruhige Beteigeuze), sofern alle Ionen ein-

lustsrate flUr Ionen sind obere Grenzen, da nur der Anteil in
Sichtlinie berlicksichtigt wurde,
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