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Einleitung

Winde heifler Sterne — Theorie und Beobachtungen

Seit ihrer Entdeckung (Morton 1967) sind kontinuierliche Masseabstrémungen der dufieren pho-
tosphérischen Schichten heifler Sterne, die sogenannten Sternwinde, ein Objekt vielfiltigen astro-
physikalischen Interesses. Massereiche heifle Sterne mit Massen M, 2 10 M, auf der Hauptreihe
des Hertzsprung-Russell-Diagramms (HRD) am Anfang ihrer Entwicklung (zero age main se-
quence) besitzen aufgrund der Masse-Leuchtkraft-Relation MY ~ L., mit o = 3...4 auf der
Hauptreihe, eine sehr hohe Leuchtkraft L, = 10*...10° L. Aufgrund ihres Strahlungsmaxi-
mums im UV betragen ihre Massenverlustraten M=10"%...107° Mgyr~!, was den solaren
Wert von M® ~ 107" Mgyr~! um viele GréBenordnungen iibertrifft. Das abstrémende Gas
wird dabei auf Endgeschwindigkeiten von 150...3000 km/s beschleunigt, und die in der ex-
pandierenden Gashiille entstehenden spektralen Erscheinungen kénnen aufgrund der extremen
Leuchtkraft dieser Objekte iiber weite Entfernungen hin beobachtet werden.

Im astrophysikalischen Kontext spielen sie eine entscheidende Rolle bei der lonisation von
(extra)galaktischen Hii-Regionen und des interstellaren Mediums (O-, B- und A-Uberriesen). In
Gebieten mit hohen Sternentstehungsraten, den sogenannten starburst-Galaxien (Leitherer et
al. 1992) sind sie mitverantwortlich fiir das Entstehen sogenannter ,,galaktischer Superwinde”,
die man um diese Galaxien herum beobachtet hat (z.B. McCarthy et al. 1987).

Als Zentralsterne planetarischer Nebel bestimmen sie in diesen das lonisationsgleichgewicht.

Im Laufe ihrer Entwicklung tragen sie durch Abgabe nuklear prozessierten Materials an das
interstellare Medium neben den Supernovae entscheidend zur chemodynamischen Entwicklung
von Galaxien bei (siehe z.B. Leitherer at al. (1996)).
Auch fiir die Kosmologie sind heifie Sterne ein wichtiges Instrument: Steidel et al. (1996) spek-
troskopierten sogenannte ,,z > 3”-Galaxien (siche auch Giavalisco et al. (1996)), die eine kos-
mologische Rotverschiebung von z = (A — Ag)/Ao > 3 besitzen und somit in einer friithen Epo-
che des Universums beobachtet werden. Nach dem Standardmodell der Kosmologie entspricht
ihr Alter etwa 1.9 Milliarden Jahe nach dem Urknall. Thre Spektren gleichen denen heutiger
starburst-Galaxien und lassen daher auf eine rege Sternentwicklung und Entstehung von OB-
Assozitionen schliefflen. Die in diesen Galaxien beobachteten Metallinien deuten auf eine Metal-
lizitdt 7 =~ 0.01...0.1 Zg hin, weshalb bereits vor der FEntstehung dieser Galazien Sterne einer
anderen Population (m&glicherweise Population I11) existiert haben miissen, um das interstellare
Medium (ISM) mit Metallen anzureichern.

Mit absoluten Helligkeiten (im Optischen) von —7...— 10 kénnen O-/B-/A-Uberriesen und
LBVs (Luminous Blue Variables) in der Lokalen Gruppe (z. B. in M31, M33) mit Telesko-
pen der 4m-Klasse mit ausgezeichnetem Signal-zu-Rausch-Verh&ltnis quantitativ spektrosko-
piert werden. Mit modernen Grofiteleskopen der 8m-Klasse, im Optischen allen voran das Very
Large Telescope (VILT) der ESO, wird es moglich sein, heifie Sterne z.B. im Virgo- oder Fornax-
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2 KAPITEL 1. WINDE HEISSER STERNE

Haufen als Standardkerzen fiir astronomische Untersuchungen zu verwenden und insbesondere
die Methoden der quantitativen Spekiroskopie auf die extragalaktische Stellarastronomie (siehe
Kudritzki 1997 (Ku97)) anzuwenden.

Somit bieten heifie Sterne ein sehr wichtiges Instrument zur Untersuchung der Physik von Ga-
laxien.

Wir wollen in diesem Kapitel einen Uberblick iiber den derzeitigen Stand der theoretischen
Beschreibung von Sternwinden und die wichtigsten Beobachtungsbefunde geben.

1.1 Die Theorie im Rahmen des Standardmodelles

Als der fiir die Initiierung des Massenverlustes und die anschliefende Beschleunigung der Stré-
mung grundlegende Mechanismus wird die Absorption/Reemission hochenergetischer Photonen
des stellaren Strahlungsfeldes im ultravioletten Spektralbereich durch Metallionen (v.a. C, N,
O, Si, Ar, Fe, Ni) angesehen. Diese iibertragen den Impuls der Photonen durch Coulombstéfie
auf das restliche Windmaterial und beschleunigen dadurch dieses im Mittel in radialer Rich-
tung nach auflen (siehe z.B. Castor et al. 1976). Als eine geeignete theoretische Beschreibung
des zeitlich und auf kleinen rdumlichen Skalen gemittelten Windes hat sich das sogenannte
Standardmodell strahlungsdruckgetriebener Winde erwiesen (fiir eine detaillierte Diskussion sie-
he z.B. Puls 1993 (Pu93), Pauldrach et al. 1994 (Pa94)). Dieses geht von einem sphérisch-
symmetrischen, stationdren und monoton anwachsenden Geschwindigkeitsfeld aus und erlaubt
aufgrund seiner geometrischen Einfachheit die numerisch duflerst aufwendige simultane selbst-
konsistente Berechnung der atomaren Besetzungszahlen im nicht-lokalen thermodynamischen
Gleichgewicht (statistische Gleichungen im NLTE) mit der stationdren eindimensionalen Hy-
drodynamik (Kontinuitits-, Bewegungs- und Zustandsgleichung). Im folgenden seien kurz die
wichtigsten Stationen bei der Entwicklung dieses Modelles aufgefiihrt, bei der schrittweise die
physikalische Beschreibung verfeinert wurde.

Ausgehend von grundlegenden Untersuchungen zur Linienstrahlungsbeschleunigung (Lucy
& Solomon 1970, Castor 1974) berechneten Castor, Abbott & Klein (1975, CAK) unter Beriick-
sichtigung der Linienstrahlungsbeschleunigung durch ein reprisentatives Modellion (Crr) erst-
mals Modelle fiir strahlungsdruckgetriebene Winde von Of-Sternen. Die Autoren gingen noch
von einer punktférmigen stellaren Strahlungsquelle aus (point star approrimation). Die dabei
resultierenden Massenverlustraten waren im Vergleich zu den beobachteten Werten noch um
einen Faktor drei zu hoch und die Endgeschwindigkeiten um einen Faktor vier zu gering. Jedoch
gestattete dieser Ansatz erstmals eine qualitativ vielversprechende theoretische Beschreibung
dieser Winde. (Eine eingehende physikalische Interpretation findet sich bei Abbott (1980).) Ein
weiterer wesentlicher Aspekt dieser Arbeit ist, daf} sich die Linienstrahlungskraft fiir das En-
semble der treibenden Linien in sehr einfacher Form mittels der sogenannter force multiplier -
Parameter (k,a,6) darstellen 148t (vgl. Abbott 1982, Puls et al. 1999 (Pu99)). Diese erlauben
eine globale (d.h. fiir den gesamten Windbereich giiltige) Parametrisierung des force multipliers,
der das Verhiltnis der Linienstrahlungsbeschleunigung zur Thomsonbeschleunigung (Streung
von Photonen an Elektronen) angibt.
Der entscheidende Durchbruch zur Aufhebung der Diskrepanz zwischen theoretischen und be-
obachteten Massenverlustraten und Endgeschwindigkeiten gelang Pauldrach, Puls & Kudritzki
(1986, PPK), und unabhingig von diesen Autoren Friend & Abbott (1986, FA), mit der kor-
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rekten Mitberiicksichtigung der endlichen Ausdehnung der Sternscheibe bei der Berechnung des
Strahlungsdruckes (finite cone-angle effect). Dies verhinderte eine Uberschitzung des stellaren
Strahlungsfeldes in der N&he des Sternes und die damit verbundenen zu hohen Massenverlu-
straten und fiihrte aufgrund des nun diinneren Windes zu héheren Endgeschwindigkeiten. (In-
teressanterweise waren sich CAK durchaus dieser Ndherung bewufit, unterschidtzten aber die
Bedeutung dieses Effektes auf die resultierende Strémung.)

Das erste selbstkonsistente Modell fiir O-Sterne wurde von Pauldrach (1987) vorgestellt, bei dem
er dem Ansatz von Abbott (1982) folgend iiber 100000 Linieniibergdnge in 133 lonisationsstufen
der dreiflig hiufigsten Elemente (H mit Zn) zur Berechnung des statistischen Gleichgewichts
und der Hydrodynamik mitberiicksichtigte. Dadurch gelang die Lésung des Problemes der so-
genannten Superionisation mehrerer Elemente, deren Hauptionisationsstufen {iber denen liegen,
die man an sich aufgrund der stellaren Effektivtemperaturen erwarten wiirde. Dieser Effekt ist
durch das optisch dicke lonisationskontinuum und die im unteren Windbereich aufgrund der
hohen Dichten wirksamen Elektronenstéfie bedingt.

Puls (1987) erweiterte diesen Ansatz in Bezug auf die Mehrfachstreuung der durch den Wind pro-
pagierenden Photonen: Diese erleiden bei Streuvorgdngen Energieverluste und kénnen dadurch
auf ihrem Weg durch den Wind in mehreren Doppler-verschobenen Spektrallinien prozessiert
werden und dabei jeweils Impuls an die streuenden Tonen iibertragen. Fiir den O4f-Uberriesen
¢ Puppis (R. = 19Rg, M =6- 107Mgyr™!) stellte sich heraus, daB dieser Effekt von nur
sekundérer Bedeutung ist, da der zusdtzliche Impulsiibertrag durch Mehrfachstreuungen durch
den Verlust an Beschleunigung aufgrund der Abschattung sich im Wind iiberlagernder Linien
in etwa kompensiert wird. Dagegen sind (semiempirische) Modelle unter Beriicksichtigung des
Impulsiibertrages aufgrund der Mehrfachstreuung im Fall der wesentlich dichteren Winde von
Wolf-Rayet-Sternen (M < 107°Mgyr™!, R, ~ 2 Rg) in der Lage, die beobachteten Massenver-
lustraten zumindest grofenordnungsmifig zu erkldren (Lucy & Abbott 1993, Springmann 1997
(S97)).

Die kiinstliche Trennung von Photosphire und Wind (Core-Halo-Modell) wurde in Arbeiten
von Gabler et al. (1989), Gabler (1991) und Gabler (1994) durch eine gesamtatmosphérische
Beschreibung, den sogenannten unified model atmospheres, ersetzt. Bei diesen handelt es sich
im Gegensatz zu den ,klassischen” planparallelen hydrostatischen um sphérisch ausgedehnte
NLTE-Modellatmosphéren mit Einschlufl hydrodynamischer Effekte aufgrund des Windes, wobei
subsonische ,,photosphirische” Schichten nahtlos in supersonische Windbereiche iibergehen. Im
Rahmen dieses Modelles gelang es, die beobachteten Infrarot-Fliisse (,,IR-Exze”) zu erkldren,
die im Wind entstehenden Heill 4686, H,- und IR-Linien verbessert und rein photosphéirische
Linien gut zu reproduzieren. Dariiber hinaus fiihrten diese Rechnungen zu einer Anhebung
des Strahlungsflusses kurzwellenldngig der Herr-lonisationskante (228 A) bis zum tausendfachen
gegeniiber den planparallelen Modellen, was erhebliche Konsequenzen fiir die lonisation von
Gasnebeln in der Umgebung heifler Sterne (,,Zanstra-Diskrepanz”) und extragalaktische Hi1-
Regionen hat.

Die Einfiihrung von Schockemissions- und -absorptionskoeffizienten ermoglichte es Pa94, den
Einfluff méglicher Schocks (s. u.) und des in ihnen entstehenden diffusen Réntgenstrahlungsfeldes
auf die atomaren Besetzungszahlen und die deshalb vor allem im Auflenbereich des Windes
resultierenden hohen lonisationsstufen zu studieren.

Das Standardmodell wurde im Laufe der letzten Jahre u.a. durch eine wesentlich erweiterte
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Linienliste (das derzeitige Modell von Pauldrach et al. basiert auf einer Datenbank mit iiber 2.5
Millionen Linieniibergdngen) verbessert und wird in den verschiedenen Arbeitsgruppen vor allem
in Hinblick auf das sogenannte line blocking, d.h. der Abschattung des stellaren Strahlungsfeldes
durch hunderttausende Metallinien (vor allem von Fe) und die selbstkonsistente Behandlung
ihrer Riickwirkung auf die Temperaturschichtung (line blanketing) weiterentwickelt (Schaerer et
al. (1996a,1996b), Sellmaier 1996, Hubeny et al. 1998, Pauldrach et al. 1998).

1.2 Anwendungen

Das Standardmodell hat sich sehr erfolgreich als grundlegendes Werkzeug der quantitativen
Spektroskopie heifler Sterne mit Winden bewdhrt und Anwendung in vielerlei Hinsicht erfahren.
Mit ihm lassen sich zahlreiche beobachtete stationire Eigenschaften in einem weiten Bereich von
Spektraltypen unterschiedlicher Metallizitdt reproduzieren (Kudritzki et al. 1987; O/Of-Sterne:
Pauldrach et al. 1990, 1994; Zentralsterne planetarischer Nebel: Pauldrach et al. 1988; P Cygni
(Luminous Blue Variables): Pauldrach & Puls 1990, LBVs: Najarro 1995). Der aktuelle Stand
ist in Kudritzki 1997 (Ku97) dargestellt.
Im besonderen bietet die Beobachtung der Winde heifler Sterne mit Winden aufgrund der in
thnen enthaltenen Information iber den Radius ein unabhingiges Werkzeug zur extragalaktischen
Entfernungsbestimmung, das (im Gegensatz zu den meisten anderen empirischen Methoden der
Entfernungsbestimmung) eine auf “first principles” basierende physikalische Theorie besitzt.

So kénnen zum einen aus theoretischer Sicht die Massenverlustrate M und die Windendge-
schwindigkeit v, als Funktionen der Sternparameter (Effektivtemperatur Teg, photosphirische
Schwerebeschleunigung log ¢ und Sternradius R.) sowie der Metallizitit 7 ausgedriickt werden
und auf diesem Weg der Sternradius und damit die Entfernung bestimmt werden (Kudritzki
et al. 1992). Allerdings erfordert die Formulierung dieser Funktionen &uflerst detaillierte und
zeitaufwendige Berechnungen, die aufgrund bestimmter getroffener Annahmen und verwendeter
Ndherungen in Bezug auf quantitative Aussagen noch Schwachpunkte aufweisen kénnen.

Zum anderen formulierten Kudritzki et al. (1995, Ku95) auf der Basis rein empirischer Un-
tersuchungen die sogenannte Windimpuls-Leuchtkraft-Relation (WLR), die den mit der Wurzel

des Sternradius multiplizierten Windimpuls M v, R}/Q mit der Leuchtkraft L, in Zusammen-
hang stellt. Diese Relation hdngt im wesentlichen von der Metallizit&t ab und ist vom theoreti-
schen Standpunkt her prinzipiell verstanden, wenngleich momentan der Vergleich beobachteter
mit theoretisch vorhergesagten Windimpulsen eine systematische Diskrepanz aufweist. Derzeit
bemiiht man sich, die Ursachen dieser Abweichungen in der nur unzureichenden Beriicksichti-
gung von Vielfachstreuungen und der nur vereinfachten Beschreibung des Lineblockings und der
Linienkraft zu finden (vgl. Puls et al. 1996 (Pu96), Puls et al. 1998 (Pu98), Kudritzki et al. 1998
(Ku98)). Die Kalibration dieser Relation in Abhingigkeit der Metallizitdt fiir die verschiede-
nen Spektraltypen stellt ein derzeit zentrales Arbeitsgebiet der Miinchener Sternwindgruppe
dar. (Fiir eine ausfiihrliche Diskussion der WLR siche Ku97.) Die Giiltigkeit der WLR wurde
mittlerweile in mehreren Arbeiten bestitigt, so z.B. fiir A-Uberriesen in M33 (McCarthy et al.
1995) und M31 (McCarthy et al. 1997) und fiir galaktische A- und B-Uberriesen (Kudritzki et
al. 1999). Wie eingangs erwidhnt, wird man mit Hilfe des VLT in der Lage sein, diese Objek-
te aufgrund ihrer hohen Leuchtkraft im Optischen weit iiber unsere Galaxie hinaus (z.B. im
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Virgo-Haufen) detailliert zu analysieren und mittels der gewonnenen Ergebnisse eine Methode
der unabhdngigen extragalaktischen Entfernungsbestimmung zur Verfiigung haben. Darin bietet
sich eine der wichtigsten Perspektiven fiir das Gebiet der ,,extragalaktischen Stellarastronomie”.
Durch die Analyse der Metallinien in Spektren Blauer O-/B-/A-Uberriesen lassen sich mit hoher
Genauigkeit Elementhdiufigkeiten bestimmen (vgl. Ku97, Kapitel 3.6). Da im Falle der O-Sterne
nur wenige optische Linien existieren, ist man auf die Untersuchung von UV-Linien angewiesen,
die allerdings im fernen UV (FUV) bei hohen Siulendichten des interstellaren Mediums die Mit-
beriicksichtigung zahlreicher Blends molekularer, atomarer oder ionischer Linien erfordert (siehe
z.B. Taresch et al. 1997).

Die Beobachtung und quantitative Spektroskopie massereicher heifler Sterne besitzt aber
nicht nur grofie Bedeutung fiir die (extragalaktische) Entfernungsbestimmung, sondern man hat
in den letzten Jahren auch erkannt, dafl die Massenverlustrate einen entscheidenden Parameter
fiir die Theorie der Sternentwicklung darstellt.

Wie Maeder (1991) zeigt, hingen die theoretischen Entwicklungswege im Hertzsprung-Russell-
Diagramm (HRD) in entscheidendem Mafle vom Massenverlust ab. So verliert beispielsweise ein
Stern mit 85 Mg am Anfang seiner Entwicklung wihrend des zentralen H-Brennens innerhalb
von 3.5-108 Jahren etwa 18 M. Dadurch verlingert sich seine Verweildauer auf der Hauptreihe,
und die Endphase des zentralen Wasserstoffbrennens liegt bei niedrigeren Effektivtemperaturen
und héheren Leuchtkréften (d.h. gréfieren Radien). Insgesamt hidngt die theoretische Entwick-
lungsphase im oberen HRD nicht nur von der Masse am Anfang der Entwicklung, sondern auch
empfindlich von der Masse am Ende der jeweiligen Entwicklungsstadien ab. In diesem Punkt
liegt die grofite Schwiche der Sternentwicklungsrechnungen: Die fiir die jeweiligen Entwick-
lungsphasen angenommenen verschiedenen Werte von M basieren im allgemeinen auf einfachen
Skalierungsrelationen, die man aus der Beobachtung abzuleiten versucht. Jedoch kann eine Fehl-
einschitzung der tatsdchlichen Massenverlustrate in einem bestimmten Entwicklungsstadium um
nur einen Faktor 2 bis 3 bereits entscheidene Konsequenzen fiir die weitere Entwicklung bedin-
gen.

Die Bedeutung von M wird noch stirker betont, wenn diese GréBe auch nur schwach von der
Metallizitdt Z abhdngt. Vom Standpunkt der Theorie strahlungsdruckgetriebener Winde ist
dies einsichtig, da eine erh6hte Metallizitdt zu einer gréferen effektiven Anzahl treibender Li-
nien (v.a. von Fe- und Ni-lonen) und damit verdnderten Linienstrahlungsbeschleunigung fiihrt
(vgl. Pu98, Pu99).

Langer et al. (1994) berechneten fiir massereiche Sterne (mit Hauptreihenmassen > 40Mg am
Beginn ihrer Entwicklung) Entwicklungswege im HRD, wobei sie die jeweiligen Massenverlust-
raten in den verschiedenen Entwicklungsphasen als duflere Randbedingung beriicksichtigten.
Der wesentliche Punkt in der Untersuchung von Langer et al. ist die besondere Behandlung des
Massenverlustes, wenn die Sterne dasjenige Gebiet im HRD durchlaufen, in dem diese Objekte
eine starke Instabilitit gegen ,,strange mode” Pulsationen besitzen. Wie Kiriakidis et al. (1993)
fiir 60 Mg-Sterne zeigen, unterliegen diese Objekte im Temperaturintervall [22000 K, 42000
K] starken Pulsationsinstabilititen, die wihrend dieser Entwicklungsphase zu einem Anstieg
der Massenverlustrate um mehrere Dekaden fiihrt und die gesamte weitere Entwicklung stark
beeinfluflt (s.o.). Dabei gelangen die Autoren zu einem Ergebnis, das den urspriinglichen Ent-
wicklungsweg O-Stern — LBV — WR-Stern (z.B. Maeder & Meynet 1987) in Frage stellt und
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schlagen als Alternative die Entwicklung {iber mehrere WR-Stadien, die von einer LBV-Phase
unterbrochen werden, bis hin zur Supernova-Explosion (SN) vor. Die Autoren weisen darauf
hin, dal dieses Szenario gegebenfalls nicht auf andere Galaxien angewendet werden kann, da
nicht nur die strahlungsdruckgetriebenen Winde von der Metallizitdt abhdngen (siehe Pu98)
sondern auch die Pulsationsinstabilitit (Kiriakidis et al. 1993). So kénnte die Entwicklung in
den Magellanschen Wolken also ganz anders als in unserer Galaxie verlaufen.

Es ist also festzustellen: Sowohl die zuverlassige Verwendung der WLR als auch die
theoretische Berechnung der Entwicklung heifler Sterne hangt mafigeblich von der
abgeleiteten MefBgroBe M ab. Das gilt folglich auch fiir die von diesen stellaren Objekten be-
einfluBten starburst-Galaxien. M ist diejenige Gréfle, deren verldfBliche Bestimmung eine genaue
Kenntnis der physikalischen Bedingungen im Wind voraussetzt. Die anderen fiir die Anwendung
der WLR benétigten Gréfien lassen sich im Gegensatz dazu in folgender Weise bestimmen: R,
Tefr, log g und insbesondere die Metallizitit Z folgen entweder aus einer photosphérischen Ana-
lyse (beispielsweise aus Linien der Eisenelementgruppe, wie Ferv, Fev, Fevi (Becker & Butler
1995a/92/95b), fiir kiihlere A-Uberriesen Ferr, Tii (Becker 1998)) bzw. aus der quantitativen
UV-Spektroskopie (Haser et al. 1998). Die Endgeschwindigkeit v, resultiert aus einer routi-
nemifig durchfiihrbaren Untersuchung von UV-Resonanzlinienprofilen (z.B. Groenewegen &
Lamers 1989, Haser 1995) oder (in kiihleren Sternen) optischen Metallinien.

Zur Bestimmung der Massenverlustrate gibt es zwei etablierte Methoden: Zum einen die
Analyse des gebunden-frei und frei-frei-Exzesses des Infrarot- und Radiokontinuums (Wright &
Barlow 1975, Panagia & Felli 1975, Lamers & Waters 1984, Blomme & Runacres 1997) und
zum anderen die Analyse der H,-Emissionslinie (Leitherer 1988a, Pu96, Petrenz & Puls 1996
(PP96)). Die Untersuchung des IR /Radio-Exzesses wurde z.B. angewendet von Barlow & Cohen
(1977), Lamers (1981), Abbott et al. (1980,1981, 1984), Bieging et al. (1989), Leitherer & Robert
(1991), Runacres & Blomme (1996) und Scuderi et al. (1998). Aufgrund der duBerst niedrigen
Strahlungsflu8dichte im Radio- und Infrarotbereich ist man bei der Analyse extragalakti-
scher Objekte auf die H,- Analyse angewiesen. Diese Methode wurde bisher zur Bestimmung
der Massenverlustrate von O-/B-Sternen (Leitherer 1988a/b, Scuderi et al. 1992, Lamers & Leit-
herer 1993, Pu96) und A-Uberriesen (Stahl et al. 1991, McCarthy et al. (1995,1997)) verwendet.

Fiir sehr diinne Winde (M < 1078Mgyr™!) ist die Bestimmung der Massenverlustrate sowohl
von der Beobachtung als auch der theoretischen Beschreibung her mit groflen Unsicherheiten
behaftet. Bei geringen Dichten ist es m&glich, daff der Impulsiibertrag durch Coulombstéfie zwi-
schen den lonen und dem Restplasma nicht mehr ausreicht, dieses auf die gleiche Geschwindig-
keit zu beschleunigen. Dies fiihrt zu einer ,,Abkoppelung” der Tonen vom Wind und zu deutlich
niedrigeren Werten von v,, (Springmann & Pauldrach 1992). Niedrige Massenverlustraten be-
wirken nur eine schwache H,-Emission, die auf den Linienkern begrenzt ist und allenfalls nur
eine groflenordnungsmiflige Bestimmung von M erlaubt.

Alle bisher aufgefiihrten Entwicklungen und Anwendungen wurden unter Annahme des Stan-
dardmodelles bzw. empirischer Modelle, die die sphirische Symmetrie des Windes voraussetzen,
durchgefiihrt. Dies kénnte sich aber in vielerlei Hinsicht als eine fragliche Niherung erweisen,
denn die Beobachtungsbefunde der letzten Jahre sprechen in vielen Féllen fiir die Asphdrizitdt
und/oder Nichtstationaritit der Winde heifler Sterne.

Im nichsten Abschnitt wollen wir einen Uberblick iiber die Beobachtungen und ihre empirischen
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Interpretationen geben.

1.3 Asphirische und nichtstationire Sternwinde

Die detaillierte Modellierung strahlungsdruckgetriebener Winde kann zumindest fiir den O-
Sternbereich praktisch alle globalen Eigenschaften iiber einen weiten Spektralbereich (von EUV
bis Infrarot) sehr zufriedenstellend wiedergeben. Das EUV 148t sich allerdings nur dann repro-
duzieren, wenn man bei der Berechnung des lonisationsgleichgewichts das diffuse Réntgenstrah-
lungsfeld mitberiicksichtigt (zu méglichen Mechanismen seiner Erzeugung siehe Kap. 1.3.1). Je-
doch ergeben zahlreiche Beobachtungsbefunde und theoretische Untersuchungen ein wesentlich
differenzierteres Bild der Winde, als man urspriinglich angenommen hatte: Auf kleinen wie
auf groflen rdumlichen Skalen weicht die Geometrie der Sternwinde von der sphéari-
schen Symmetrie ab, und zahlreiche spektrale Erscheinungen sind zeitlich variabel.
Auch ist noch nicht endgiiltig abgesichert, ob der Strahlungsdruck der alleinige antreibende
Mechanismus von B-/A-Sternwinden ist.

1.3.1 Beobachtungen
Rontgenstrahlung

Der erste Nachweis von OB-Sternen als diskrete Rontgenquellen wurde von Harnden et al. (1979)
mit Hilfe des EINSTEIN-Satelliten am Beispiel der Cygnus OB2-Assoziation erbracht und von
Seward et al. (1979) fiir den 7 Carina-Nebel. Eine Zusammenstellung aller mit EINSTEIN als
Réntgenstrahler detektierten Sterne findet sich bei Chlebowski et al. (1989). Neueste Beobach-
tungen stiitzen sich auf ROSAT mit seiner hdheren Energieauflésung und Empfindlichkeit im
Spektralbereich von 0.1 bis 2.5 keV (siche Hillier et al. 1993).

Die Réntgenleuchtkraft Ly ist grob mit der bolometrischen Leuchtkraft korreliert: log(Lx/Lbol) &
—T7 4+ 1, wobei diese Relation stark streut, was auf die Abh&ngigkeit von zusdtzlichen Parame-
tern schliessen 1&8t. Die Existenz der Réntgenstrahlung ist insofern bemerkenswert, da der Bei-
trag von O-Sternen zur Rontgenemission von Galaxien von betrichtlicher Bedeutung sein kann
(z.B. im Balken der Kleinen Magellanschen Wolke (SMC), vgl. Ku97).

Vor allem bei kiithlen O- und heifien B-Sternen (Teg &~ 25000 - 35000 K) dient der Einflu§ der
Rontgenstrahlung auf das lonisationsgleichgewicht der Erkldrung der Superionisation von Me-
tallionen (vgl. Pa94).

Die Rontgenemission muf} ihre Ursache in einem Mechanismus haben, der lokal zu einer starken
Aufheizung und anschliefenden Kiihlung (durch Strahlung oder Stéfle) des emittierenden Mate-
rials fiihrt. Derzeit favorisiert man diesbeziiglich im Wind entstehende Schocks (Lucy & White
1980, Lucy 1982, Lucy 1984, Cassinelli & Swank 1983, MacFarlane & Cassinelli 1989, Hillier et
al. 1993, Cassinelli et al. 1994). Ein wirksamer Mechanismus zu ihrere Erzeugung ist die hydro-
dynamische Instabilitdt, der Winde mit Linienstrahlungsbeschleunigung unterworfen sind (siehe
z. B. Lucy & Solomon 1970, Carlberg 1980, Owocki & Rybicki 1984, Rybicki, Owocki & Castor
1990). Zeitabhdngige eindimensionale strahlungshydrodynamische Simulationen bestitigen die-
se Moglichkeit zumindest prinzipiell (Owocki, Castor & Rybicki 1988, Owocki 1991, Feldmeier
1995). Dabei zeigt sich, dafi nur ein dufierst geringer Bruchteil der Materie auf hohe Geschwindig-
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keiten beschleunigt und danach abrupt in einer Schockfront abgebremst wird. Bei diesem Prozef
wird der hauptsichliche Materieanteil in dichte, rdumlich begrenzte , Klumpen” (1-D Simula-
tion — Schalen) komprimiert, die von breiten Bereichen diinnen Gases voneinander getrennt
im Mittel dem stationdren Geschwindigkeitsfeld des Windes folgen. Fiihrt man eine rdumliche
Mittelung der Massenverteilung durch, so resultiert die durch das Standardmodell beschriebene
Dichteverteilung. In diesem Bild entsteht die Réntgenstrahlung durch Stoffionisation und Strah-
lungskiihlung in den Schocks, und die Linien aus dem UV, Optischen und Infrarot werden in
dem Material gebildet, das sich im kiihlen Hintergrundwind (ungestérte oder abgekiihlte Post-
shock-Materie) befindet.

Da sich die konsistente Behandlung des Non-LTE simultan mit der Ldsung der (mehrdimensio-
nalen) Hydrodynamik mit derzeitigen Rechnerkapazititen noch nicht realisieren lifit, ist man
bei der theoretischen Synthese des Rontgenspektrums vorerst auf semiempirische Methoden
angewiesen. Hillier et al. (1993) gelang es mit einem Zweikomponenten-Modell unter Annah-
me zweier verschiedener isothermer ,,Schockfamilien” mit unterschiedlichen Temperaturen T
und Volumenfiillfaktoren f das Réntgenspektrum fiir drei O-Sterne zu synthetisieren (z. B. ¢
Puppis: log T = 6.64/6.20, f = 6.8 - 1072/4.4 - 1073). Dieses Modell wurde von Feldmeier et
al. (1997a) dahingehend verbessert, daf radiative bzw. adiabatische Schockkiihlzonen mit glei-
chen Temperaturen und Fiillfaktoren im kiithlen Hintergrundwind in geeigneter Art und Weise
verteilt werden, um die Synthese des Spektrums auf zwei freie Parameter zu beschrinken. Die
Qualitdt der erreichten Fits entspricht dabei im wesentlichen der von Hillier et al. erreichten ( ¢
Puppis: log T = 6.75, f = 4.3 -1073).

Mit eindimensionalen strahlungshydrodynamischen Simulationen zeigen Feldmeier et al. (1997b),
daB die in individuellen Schocks entstehende Réntgenemission zwar ein bis zwei Gréflenordnun-
gen unterhalb der beobachteten liegt, allerdings im Wind kollidierende Schalen durchaus in der
Lage sind, gréfienordnungsmifig die beobachtete Rontgenemission zu erzeugen. Allerdings weist
das theoretische im Gegensatz zum realen Spektrum eine starke zeitliche Variabilitit auf, die die
Autoren als Artefakt der 1-D N&herung diskutieren. Als Ausweg schlagen sie vor, dafl die Summe
der Beitridge einzelner in Raumwinkelkegeln nach aufien wandernder und miteinander kollidie-
render Schalenfragmente eine im Mittel zeitunabhidngige Rontgenemission erzeugen kdnnte.

Seitens der Beobachtung gibt es nur wenige indirekte Indizien fiir eine gegebenenfalls durch
das Wirken der Linieninstabiliit entstehenden Klumpung in O-Sternwinden, so die Existenz
,,schwarzer Trége” im blauen Absorptionsteil von P Cygni-Profilen (siehe Puls, Owocki & Ful-
lerton 1993). Diese werden als Hinweis auf vielfache monotone Geschwindigkeitsfelder und damit
als ein indirekter Indikator fiir Klumpungen interpretiert. Im Falle von ¢ Puppis schlagen Evers-
berg et al. (1998) fiir die durch das Emissionsprofil der Herr 4686 A - Linie vom Linienkern
nach aufilen wandernden Linienprofilvariationen (,,bumps”) rdumlich diskrete Klumpungen als
Erkldrung vor. Diese Erscheinung &hnelt den in Emissionslinien von Wolf-Rayet-Winden be-
obachteten Profilvariationen, die als Indizien fiir Inhomogenitdten im dufleren Teil des Windes
interpretiert werden (vgl. Robert & Moffat 1990, Lepine et al. 1996).

Es stellt sich auch die Frage, in welchen Windregionen die Klumpungen iiberhaupt auftreten
kénnen. Hydrodynamische 1-D Simulationen selbsterzeugter Windinstabilititen zeigen, daf§ sich
deutliche Inhomogenititen erst auferhalb von ~ 1.5...2 R, bilden (Feldmeier 1995, Owocki
1994). Dieser Befund stimmt mit der Ergebnis von Hillier et al. (1993) iiberein, da8 die beobach-
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teten Rontgenstrahlen hochstwahrscheinlich im dufleren Windbereich entstehen. Auch kénnen
die schwarzen Troge in gesdttigten UV-Resonanzlinienprofilen durch das Auftreten kleinskaliger
Strukturen im duBeren Wind interpretiert werden (Owocki et al. 1994).

Sollten photosphdrische Mechanismen Stérungen im Wind angeregen (siehe dazu Kap. 1.3.1,
S. 11), wire eine geklumpte Struktur in unmittelbarer Sternnihe nicht auszuschlieen. Aller-
dings liefern auch strahlungshydrodynamische 1-D Simulationen unter Mitberiicksichtigung pho-
tosphdrischer Stérungen erst ab 1.5 R, ausgeprégte inhomogene Windstrukturen.

Discrete absorption components

Unter discrete absorption components (DACs) versteht man Absorptionserscheinungen, die in
den blauverschobenen Absorptionstrégen von P Cygni-Profilen auftreten und 20-50 % der lo-
kalen Absorption bedingen. Im Laufe der Zeit wandern sie von Blauverschiebungen von 0.3 vy,
bis maximal 0.9 v,, im Profil und werden umso schmailer, je weiter sie im Wind nach auflen
propagiert sind (Av ~0.3v, bis < 0.1v, siehe z.B. Prinja 1998). Da ihre Beschleunigung
maximal 50% des Wertes betrigt, den strahlungshydrodynamische Rechnungen fiir einen un-
gestorten sphirisch-symmetrischen Wind liefern, ist davon auszugehen, dafl es sich um Stérun-
gen im Wind handelt, durch die das umgebende Windmaterial strémt. Man verfolgt somit keine
masseerhaltender Phinomene, die sich mit dem Wind bewegen, also beispielsweise Blasen oder
(fraktionierte) Schalen. Die Wiederkehrzeit der DACs ist korreliert mit der projizierten Rotati-
onsgeschwindigkeit vyt sin 7 (Prinja 1988, Prinja 1992, Henrichs et al. 1988, Kaper 1993), d.h. sich
schnell entwickelnde und h&ufig auftretende DACs zeigen sich bevorzugt bei Sternen mit grofiem
Upot Sin 2. Das 148t vermuten, daB sie ein mit der Rotationsperiode verkniipftes Phinomen dar-
stellen.

Ein moglicher Erklarungsansatz beruht auf der Vorstellung, dafi aufgrund starker lokaler Tem-
peraturdifferenzen auf der Sternoberfliche (z.B. durch Magnetfelder bedingt) von dieser Wind-
stromungen mit verschiedener Dichte und Geschwindigkeit starten und aufgrund der Rotation
in Analogie zu einem Rasensprenger eine Spiralform gewinnen. Die Stérungszonen im Wind
wiirden in diesem Bild dann dadurch entstehen, dafl schnelle diinne Strémungen auf dichte lang-
same treffen und dadurch das Windmaterial an diesen Orten lokal komprimiert und die optische
Tiefe erh6ht wird. Da das Material weiterhin nach aufien stréomt, wiirde diese Stérung der op-
tischen Tiefe im Geschwindigkeitsraum von kleinen Blauverschiebungen bis vy, laufen. Dieses
Prinzip der corotierenden Wechselwirkungszonen (corotating interaction regions (CIR)) wurde
erstmals von Mullan (1984) fiir den Sonnenwind und in Analogie dazu fiir Winde heifier Sterne
von Mullan (1986) vorgeschlagen.

Allerdings kénnte die Linienstrahlungsinstabilitdt (siehe oben) dieses Modell, welches auf einer
an sich stabilen Stérungszone basiert, wieder in Frage stellen.

Zyklische Windmodulation

Im Rahmen des IUE-Mega-Projektes (Massa et al. 1995) wurden fiinf klassische Vertreter der
O-/B-Sterne iiber einen langen Zeitraum hinweg nahezu ununterbrochen spektroskopiert (circa

70 Spektren pro Stern mit Intervallen zwischen einzelnen Beobachtungen von 8.5 bis 10.5 Stun-
den, siehe z.B. Prinja 1998). Auf diese Weise fand man bei den Objekten (¢ Puppis (O4I f(n)),
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HD9384 (O5 I11), £ Persei (O7.5 111((f)), HD 91969 (B0 la) und HD 64760 (B0.5 Ib)) neben den
bereits erwdhnten DACs deutliche zyklische sinusférmige Windmodulationen in der Intensitit
der UV-Linien (Sitv, C1v, Nv) mit Perioden zwischen 1.2 und 7.8 Tagen. Diese liegen deutlich
iiber den charakteristischen radialen Strémungszeiten dieser Winde (~ R, /v., ~ mehrere Stun-
den bis zu einem einem Tag), weshalb es unwahrscheinlich ist, da§ ihr Ursprung ausschlielich
in Prozessen liegt, die im Wind verankert sind. Die Abschitzung der maximalen Rotationspe-
rioden ergab zwischen 2.6 und 18 Tage (siehe Prinja 1998), wobei bei zwei Objekten (¢ Puppis
und HD 93843) diese Periode mit der Modulationsperiode iibereinstimmt. Dies deutet auf eine
Verkniipfung der Windmodulation mit der Rotation hin. Fiir £ Per findet sich eine 2d-Periode
sowohl in UV-Windlinien, die iiber den ganzen Wind hinweg gebildet werden, als auch in der
im sternnahen Bereich entstehenden H,-Linie, was als Indiz fiir die das Gesamtsystem beein-
flussende Rotation als erzeugenden Mechanismus gewertet werden kann (Henrichs et al. 1998).
Entsprechend der im Rahmen der ITUE-Mega-Kampagne festgestellten Rotationsmodulationen
der UV-Resonanzlinien fanden Kaper et al. (1998, ,H,-Projekt”) fiir ein grofies Sample von 71
O-Sternen (Einzel- und Doppelsterne) bei 75% der beobachteten Objekte auch in der H,-Linie
zyklische Variabilitit, wobei fiir 40% der Einzelsterne die Modulationsperioden ganzzahligen
Bruchteilen der (geschitzten) Rotationsdauer entspricht.

Fiir B- und A-Uberriesen interpretieren Kaufer et al. (1997a,b,c) die z.T. extremen Schwan-
kungen des V/R-Verhiltnisses der Windlinienprofile als deutliches Indiz fiir die Variabilitit
und Asphérizitdt der Hiillen dieser Sterne. (Hierbei definieren sie das V/R-Verhiltnis als den
Quotienten der Maxima der Emission im relativ zur Ruhewellenldnge blau(V)- bzw. rot(R)-
verschobenen Frequenzbereich des Profils. Diese Emission ist den konstanten photosphérischen
und /oder Windlinienprofilen an den Rindern des Hauptvariabilititsbereichs bei +100 km s™!
(£ 0.5vy) iiberlagert.) Zur Erklarung der H,-Variabilitit werden ebenfalls Rotationsmodula-
tionen vermutet (Kaufer et al. 1997a). So gelang es Kaufer et al. (1997b), fiir HD 96919 anhand
der gemessenen Corotationsperiode einer plotzlich erscheinenden starken hochblauverschobenen
Absorptionssignatur (HVA, high-velocity absorption) den Zeitpunkt ihrer Wiederkehr mit hoher
Genauigkeit erfolgreich vorherzusagen.

Nur bei & Per kénnen die beobachteten Profilvariationen , klassischen” DACs zugeordnet

werden, die in den blauwidrtigen Bereich wandern; dagegen liegt die Ursache der zyklischen Va-
riabilitdt bei ¢ Puppis und HD 64760 an einem anderen Phinomen, obwohl auch ihre Spektren
DACs aufweisen.
Fiir HD 64760 interpretierten Fullerton et al. (1997) die neben den DACs auftretenden si-
nusférmigen Variationen der Intensitit in den Resonanzlinien von Siiir, Sitv, Civ und Nv als
das Resultat corotierender spiralenférmiger Strukturen, die die lokale optische Tiefe des Windes
modulieren und deren 2.4- bzw. 1.2-tdgigen Perioden nahezu der halben bzw. der viertelten
geschitzten Rotationsperiode entspricht. Auch liefert die Beobachtung, dafl im Falle von HD
91969 Linien niedriger lonisationsstufen (z.b. Aliir), die vermutlich nahe der Photosphére entste-
hen, mit hoherer RegelmiBigkeit variieren, ein Indiz dafiir, dal der Urprung der modulierenden
,,Uhren” letztendlich in der Photosphdre liegt (Massa et al. 1998).

Ein geeigneter Kandidat als Modulationserzeuger wéiren eventuell Magnetfelder an der Stern-
oberfliche. Allerdings ist derzeit wenig bekannt iiber die Starke und Geometrie von
Magnetfeldern in normalen O-/B-Sternen, sofern sie iiberhaupt existieren. Die Beobach-
tungen liefern bisher nur minimale obere Grenzen von 100-300 G (Bohlender 1994) bzw. 70 G
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(Donati 1998), und Sternentwicklungsrechnungen unter Mitberiicksichtigung von Magnetfeldern
fiihren zu einer maximal moglichen Feldstdrke von etwa 100 G. Andernfalls wire die Zeitskala
zur Abbremsung der stellaren Rotation am Anfang der Entwicklung vom Hauptreihenstern zum
Uberriesen zu kurz, um das von Fukuda (1982) ermittelte statistische Mittel von < vyt sini >
am Anfang des Uberriesenstadiums theoretisch nachvollziehen zu kénnen (Friend & MacGregor
1984, MacGregor et al. 1992). Eine einfache Abschitzung (Owocki 1994) ergibt, da bereits
geringe Magnetfelder von 10 G erhebliche Konsequenzen fiir die Windstruktur haben kénnten!
Die Interpretation der Messungen geht von globalen Magnetfeldern aus, was allerdings lokal
deutlich stérkere Felder keineswegs ausschliefit. Eine Perspektive zur Senkung der Detektions-
grenze um eine Groflenordnung bietet sich eventuell in spektropolarimetrischen Experimenten,
wie in Donati et al. (1997) beschrieben, oder der Nutzung des Hanle-Effekts (Ignace et al. 1997)
durch Messung der Polarisation von Resonanzlinien.

Der prizise Mechanismus, der letztendlich photosphirische und Windmodulation miteinander
koppelt, ist momentan noch véllig unverstanden.

Pulsationen

Sowohl radiale als auch nichtradiale Pulsationen (NRP) kénnten bei einer Vielzahl von O-, B-
und A-Sternen entscheidend zur Strukturbildung des Windes beitragen.

Die Identifikation nichtradialer Pulsationen erfolgt durch eine Analyse der Linienprofilvariatio-
nen (LPV) in photosphidrischen Linien, d.h. der frequenzabhingigen systematischen Abweichung
der Linienintensitit vom zeitlichen Mittelwert, die man als Folge einer oder mehrerer iiberla-
gerter NRP auf das Geschwindigkeitsfeld des absorbierenden photosphirischen Materials inter-
pretiert. Durch detaillierte Modellrechnungen (siche z.B. Telting & Schrijvers 1998) wird die
quantitative Giiltigkeit des NRP-Modelles beeindruckend bestdtigt. Im Grenzfall der langsamen
Rotation beschreibt man NRP-Moden durch Kugelflichenfunktionen, wobei die azimutale Ord-
nung m die Anzahl der Pulsationsmaxima am Aquator und die Ordnung [ die Variation der
Pulsationsamplitude mit der stellaren Co-Breite ©® (© = 0 am Nordpol) beschreibt. Telting &
Schrijvers (1998) demonstrieren, dafl derzeit der Nachweis von NRP fiir Sterne bis zur Mode
I <20 mit Ordnungen m < 10 prinzipiell méglich ist. (Nach Glatzel (1999) sollten massereiche
Sterne vom theoretischen Standpunkt aus merklich instabiler gegen strange mode-Oszillationen
(vgl. Kap. 1.2, S. 5) wesentlich héherer Ordnung (2> 400) sein, was eine auflerordentliche Her-
ausforderung fiir die Beobachtung darstellt.)

Im Falle der ,,normalen” B-Sterne (Spektraltyp B0-B5, eventuell bis B8, siehe Baade
(1989)) bereitet die Interpretation der LPV als Folge von NRP keine Probleme (vgl. Fullerton et
al. 1995). Dariiber hinaus liegen die Objekte, deren Photosphirenprofile LPV zeigen, in der der
Gegend des HRD, die sich dem Instabilitdtsstreifen der g Cephei-Pulsation anschliefit (vgl. Cox
et al. 1992).

Fiir die schnell rotierenden Be-Sterne (vosini < 400 km/s) wird der Ursprung der
LPV kontrovers diskutiert, da sowohl nichtradiale Pulsationen als auch die Rotationsmodulati-
on (d.h. die Modulation von Linienprofilen, deren beobachtete Perioden sich statistisch nicht von
der geschitzten Rotationsperiode unterscheiden lassen; im weiteren RM) aufgrund photosphéri-
scher fixierter ,,Flecken” (spots) die beobachteten Profilvariationen erkliren kdnnten. Letztere
kénnten beispielsweise durch geordnete Magnetfelder entstehen.
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Obwohl die physikalische Basis der NRP und RM grundverschieden ist, d4hneln sich beide Pro-
zesse insofern, da durch sie die Sternoberfliche in mehrere unterschiedliche Segmente eingeteilt
wird und sich die resultierenden LPV durch die Summe der Einzelbeitrige der Flichenelemente
bei der Profilbildung ergeben. Die entscheidende Gréfie zur Unterscheidung beider Interpretatio-
nen ist die Periode der LPV. Im RM-Modell mu#f} sie sich mit der Rotationsperiode vertragen,im
NRP-Modell sollte die sogenannte Superperiode, mit der das aus mehreren iiberlagerten NRP-
Moden erzeugte Pulsationsmuster entlang des Aquators wandert, schneller (langsamer) bei pro-
graden (retrograden) Moden sein. Um diese beiden Szenarien unterscheiden zu kénnen, braucht
man eine verldflliche Einschitzung der absoluten Rotationsgeschwindigkeit v.ot des rotierenden
Sternes, da die maximale Rotationsperiode aufgrund der Projektion mit sin ¢ nur abgeschitzt
werden kann.

Fiir eine kontroverse Diskussion beider Hypothesen verweisen wir auf Baade & Balona (1994).
Einen ersten Hinweis fiir die Beeinflussung der Windstruktur von Be-Sternen durch NRP liefern
Rivinius et al. (1997a,b), indem sie die Periode regelmifiiger Emissionausbriiche des Be-Sternes
Cen™ mit der Schwebungsfrequenz zweier nachgewiesener sich iiberlagernder NRP-Moden iden-
tifizieren.

Im Gegensatz zu den B-Sternen erweist sich die Situation im Fall der O-Sterne als deutlich
unklarer. Fullerton et al. (1995) fiihrten eine umfangreiche Studie iiber die LPV in O-Stern-
Absorptionsprofilen durch mit besonderem Hinblick auf die Detektion méglicher Pulsationen
von Sternen dieses Spektraltyps. Sie stellten fest, dafl die LPV in O-Sternen bevorzugt bei
(groBeren) leuchtkraftigeren O-Sternen auftreten, die fiir log L, 2 5.2log Lg allesamt in dem
von Kiriakidis et al. (1993) vorhergesagten Instabilitdtsstreifen fiir Pulsationen (strange-mode
Oszillationen, vgl. S. 5) liegen. Die Interpretation der LPV im Rahmen der Pulsationshypothe-
se werfen jedoch Probleme auf, da die theoretisch vorhergesagten Amplituden etwa 150 km/s,
die gemessenen aber nur circa 3...5 km/s betragen. Diese Diskrepanz kénnte aber ein Arte-
fakt unzureichender Modelle sein: Zum einen beriicksichtigen die Pulsationsrechnungen weder
den stellaren Massenverlust (was zu einer Schwingungsdampfung fiihren kénnte) noch den mogli-
chen Einflufl der Rotation, und zum anderen sind die zur photosphirischen Analyse verwendeten
optischen Linien (Crv 5801 A, vor allem aber Her 5876 A) mit hoher Wahrscheinlichkeit durch
Beitrige des stellaren Windes kontaminiert (vgl. Fullerton et al. 1995).

Einen indirekten Hinweis auf mégliche nichtradiale Pulsationen bei Of-Uberriesen liefert im
Falle von ¢ Puppis eine 8.5 stiindige Modulationsperiode, die nicht in den UV-Linien sondern
ausschlieflich bei photosphirischen optischen Linien auftritt (vgl. Baade 1991, Reid & Howarth
1996).

Auch gibt es erste Indizien fiir NRP von B-/A-ﬁberriesen: Multiperiodische Variationen pho-
tosphérischer Linien werden bei den von Kaufer et al. analysierten B—/A—Uberriesen als Folge
identifizierter nichtradialer Pulsationen erkldrt (Kaufer et al. 1997c).

Pulsationen sind somit eine fiir B-Sterne sicher nachgewiesene und fiir O-/A-Sterne wahrschein-
liche Eigenschaft, die die dynamischen Eigenschaften des Windes beeinflussen kdnnte. Derzeit
kann man noch nicht fiir alle Sterne friithen Spektraltyps die NRP klar von der RM abgegrenzen,
da dies die Kenntnis der absoluten Rotationsrate v,ot erfordert. Die mégliche Wechselwirkung
beider Mechanismen mit der zirkumstellaren Hiille heifler Sterne ist bisher noch nicht untersucht
worden (vgl. Baade, 1998).
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Asphéarizitat strahlungsdruckgetriebener Winde

Im Gegensatz zu den oben beschriebenen zeitlich variablen bzw. r&umlich begrenzten Phéano-
menen liefern die Beobachtungen auch Evidenz fiir globale, grofiskalige Abweichungen von der
Sphérizitit, die sich iiber den gesamten Windbereich erstrecken kdnnen.

Die in dieser Beziehung meistdiskutierte Frage betrifft die Ausbildung rotationssymmetrischer
Zonen im Wind, die eine gegeniiber dem restlichen Windmaterial deutlich erh6hte Dichte auf-
weisen, also Kompressionszonen oder, im Extremfall, Scheiben.

In jiingster Zeit gelingt der direkte Nachweis asphirischer Winde durch die sich noch in ih-
rem Anfangsstadium befindende optische Long-baseline-Interferometrie (OLBI, fiir einen Review
siehe Vakili et al. 1994, 1999). Mit dieser Technik ist es méglich, Objekte im Sub-Millibogense-
kundenbereich aufzulésen. So 16sten z.B. Vakili et al. (1994) die Hiillen mehrerer Be-Sterne auf
und stellten fest, daf diese eine deutliche Abweichung von der Sphérizitdt zeigen. Eine analo-
ge Analyse des Be-Shell-Sternes ¢ Tauri mit dem GI2T (Grand Interferometre a 2 Telescopes)
(Vakili et al. 1998) ergab, daB sich das langperiodisch variierende V/R-Verhiltnis in der H,-
Emissionslinie durch die zeitlich variable axiale Asymmetrie der Hiille um den Stern erkldren
148t. Die Abweichung von der Axialsymmetrie wird von den Autoren als eine prograde einarmige
Oszillation der dquatorialen Scheibe interpretiert (vgl. Okazaki 1991, Hanuschik et al. 1996a).

Der indirekte Nachweis fiir die Asphérizitit erfolgt durch spektropolarimetrische Methoden.
So stellten z.B. Harries & Howarth (1996) fiir ¢ Puppis fest, dal die beobachtete Polarisation in
H, dann am besten theoretisch synthetisiert werden kann, wenn man ein empirisches asphiri-
sches Windmodell mit einem Dichtekontrast zwischen Aquatorebene und Pol von 1.3 annimmt.
In gleicher Weise analysierten Harries et al. (1998) sechzehn WR-Sterne. Dabei zeigten sich bei
vier Objekten aufgrund der Polarisation in ihren Emissionslinien Hinweise auf die Asphéirizitit
des Windes. Um die Polarisation durch Strahlungstransportrechnungen unter Verwendung empi-
rischer Modelle reproduzieren zu kénnen, mufite bei diesen ein Dichtekontrast im Wind zwischen
Aquator- und Polregionen von 2 bis 3 angenommen werden.

Ein anderes, iiber Jahrzehnte hinweg beobachtetes und vieldiskutiertes (aber auch weitge-
hend unverstandenes) Paradeobjekt ist der Homunculus-Nebels um den LBV 7 Carinae, der
eine deutliche Dichtekonzentration in der Aquatorebene und eine starke Ausbuchtung iiber den
Polen zeigt (fiir einen Review siehe Davidson & Humphreys, 1997). Man vermutet, daf§ der Ne-
bel die Folge eines eruptiven Ausbruchs sein kénnte, bei dem der Linienstrahlungsdruck eine
entscheidende Rolle gespielt haben kénnte.

Generell 148t sich auf (zeitlich variable) globale Asymmetrien in der Hiille von Sternwinden
schlieBen, wenn sich in Emissionslinienprofilen iiber einen weiten Frequenzbereich die Intensitit
mit der Zeit dndert (siehe z.B. Prinja & Fullerton 1994, Prinja et al. 1996, Pasquali 1998). (Diese
Variationen mit rein sphirisch-symmetrischen Windmodellen zu erkldren, kann insbesondere
dann problematisch sein, wenn die Variabilitdt in diskreten Frequenzbereichen auftritt.)

Das wohl prominenteste Ph&nomen auf dem Gebiet der heiflen Sterne in Bezug auf die
Asphirizitidt der Hiille stellen die Be-Sterne (Spektraltyp B0-B9, Leuchtkraftklasse 111-V) dar.
Zahlreiche Beobachtungsbefunde lassen darauf schliefen, daf diese Objekte von einer zirkumstel-
laren Hiille umgeben sind, die aus mehreren Komponenten besteht. Der Stand unserer Kenntnis-
se iiber Be-Sterne ist zusammengefafit in z. B. Bjorkman & Cassinelli (1993, BC) und Hummel
(1992, mit Referenzen darin).
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Klassische Be-Sterne zeigen im Optischen variable Balmerlinien des Wasserstoffs in Emission
(auch oftmals Ferr) mit Breiten von wenigen hundert km /s (fiir die bisher ausfiihrlichsten Beob-
achtungen bei hoher Auflésung sieche Hanuschik et al. 1996). Viele ihrer Spektren kennzeichnen
sich durch schmale Absorptionserscheinungen (sogenannte “shell features”, die man als Indiz
fiir diinne Schalen im Wind interpretiert) in den Spektrallinien niedriger lonisationsstufen. Im
langwelligen Spektralbereich weisen Be-Sterne einen starken ExzeB auf (nahes IR (Gehrz et
al. 1974), fernes IR (IRAS-Daten, Coté et al. 1987) und Radio (Taylor et al. 1987)). Insgesamt
deuten diese Beobachtungen auf eine dichte, langsam expandierende niedrig ionisierte Kompo-
nente der Hiille hin, wobei die gute Korrelation des IR-Exzesses bei 12 um und der optischen
Polarisation fiir eine asphérische Gestalt derselben spricht (nur fiir vy sin @ 2 200 km /s zeigen
die IRAS-Daten einen IR-Exzef}, d.h. das Auftreten des IR-Exzesses ist mit hohen Rotations-
raten gekoppelt). Angesichts der hohen Rotationsgeschwindigkeit dieser Objekte (vyotsini bis
zu 400 km/s) ist es naheliegend, die Existenz einer dichten dquatorialen Scheibe anzunehmen.
Anhand eines semiempirischen Modelles schidtzten Waters et al. (1987) die dem IR-Exzef§ ent-
sprechenden Massenverlustraten auf 1072 ...107" Mgyr~!.

Uber diese Scheibe hinaus deutet die blauverschobene Absorption in UV-Resonanzlinien von
Crv(1550 A) und Sitv(1400 A) auf die Prisenz eines stellaren Windes mit Massenverlustraten
von 10711, .. 107" Mgyr~! (Snow 1981) und Endgeschwindigkeiten um 1000 km/s hin. Die zu-
gehorige L, — Myv-Relation (Snow 1982) stellt nahezu eine Verlingerung des Potenzgesetzes
fiir O-Sterne (Abbott et al. 1980, Garmany et al. 1981) dar und 148t den Linienstrahlungsdruck
als plausiblen antreibenden Mechanismus erscheinen.

Die aus der IR-Analyse ermittelte Massenverlustrate ist um einen Faktor 102...10* gréBer als
die aus der UV-Analyse gewonnene und weist eine weit schwidchere Abhidngigkeit von der Leucht-
kraft auf (Waters et al. 1987). Uberdies betrigt die maximale Breite der H,-Emission einige hun-
dert km/s, wogegen der Wind auf bis zu 1000 km/s beschleunigt wird. Diese unterschiedlichen
Ergebnisse aus UV- und IR-/Radioanalyse fiihren letztendlich zum Zwei-Komponentenmodell,
mit einem schnellen und diinnen hochionsierten polaren Wind und einer dichten, langsam aus-
strémenden niedrig ionisierten Scheibe in der Aquatorebene. In diesem Bild entstehen die UV-
Linien im Wind und der IR/Radio-Exzeff in der Scheibe. Die Korrelation des letzten mit der
optischen Polarisation wére somit eine unmittelbare Folge der Streuung der Photonen an der
asymmetrischen Elektronenverteilung.

Uber die Beobachtung dieser zwei vermuteten Komponenten hinaus gibt es auch Anzeichen fiir ei-
ne mogliche Wechselwirkung zwischen dem polaren Wind und der dquatorialen Scheibe: Doazan
et al. (1985) stellten bei einer Variabilititsstudie an 59 Cyg fest, daf die Linie des superionisier-
ten Civ-lons sowohl mit der Aquivalentbreite der H,-Linie als auch mit deren V/R-Verhiltnis
variiert. (Der Begriff ,,V/R-Verhdltnis” wurde urspriinglich fiir diese reinen Emissionslinienpro-
file mit einem blau- und einem rotverschobenen Maximum eingefiihrt.) Diese Hinweise auf eine
mogliche Wechselwirkung zwischen Wind und Scheibe werden verstdrkt durch Untersuchungen
von Bjorkman (1989), Grady et al. (1987, 1989), die eine dquatoriale Konzentration von Crv
vermuten lassen. Das heifit, es mufl auch eine Gegend in Scheibenndhe geben, in der langsames
dichtes Material mit hochionisiertem koexistiert.

Das fiir die Be-Sterne naheliegende Zwei-Komponentenmodell kénnte auch der Erklirung
der wesentlich leuchtkriftigeren Ble]-Sterne dienen (vgl. Zickgraf et al. 1986, Zickgraf 1999),
die sehr dhnliche Beobachtungsbefunde aufweisen wie die Be-Sterne: Im Infrarot Molekiillinien
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(TiO und CO), im mittleren Infrarot ein starker Exzef}, im Optischen zahlreiche Emissionslinien,
vor allem Balmerlinien, mit Breiten von 10 - 100 km/s und im UV Linien von z.B. Sitv und Crv
mit Breiten bis zu 1000 km/s. Entgegen urspriinglicher Annahmen, dafi das B[e]-Phinomen auf
Uberriesen (Leuchtkraftklasse I) beschriinkt sei, stellten Gummersbach et al. (1995) fest, daf in
den Magellanschen Wolken B[e]-Sterne bis zu Leuchtkriften log L, > 4.0Lg (Leuchtkraftklasse
I1) existieren, sich also im HRD in unmittelbarer Nachbarschaft der Be-Sterne (Leuchtkraftklas-
se 11I-V) befinden.

Zusammenfassend charakterisieren diese Beobachtungen ein sehr komplexes Bild der Winde
strahlungsdruckgetriebener Winde. Die Spektren hingen offensichtlich von Phinomenen ab, die
sowohl auf kleinen als auch auf grofien riumlichen Skalen auftreten und offensichtlich durch ihre
direkte oder indirekte Abhéngigkeit von der Rotation zu einem (gegebenenfalls zeitlich
variablen) deutlich nichtsphirischem Wind fiihren kénnen.

In den vergangenen Jahren wurden erste Versuche unternommen, auch ein theoretisches Verstand-
nis fiir die diversen physikalischen Mechanismen zu gewinnen. Darauf wollen wir im nun folgen-
den Abschnitt eingehen.

1.3.2 Bisherige theoretische Untersuchungen

Der Uberblick iiber die Beobachtungen verdeutlicht, daB sowohl die Rotation als auch Klum-
pungen (d. h. kleinskalige rdumliche Dichtekonzentrationen im homogenen Hintergrundwind)
eine entscheidende Rolle bei der Entstehung von Windstrukturen, die von der sphirisch-sym-
metrischen glatten Schichtung abweichen, spielen sollten. Dabei kann aus der Beobachtung im
Grunde genommen nur die Rotation als existierende physikalische Eigenschaft des Sternes fest-
gestellt werden (aus der Rotationsverbreiterung photosphérischer Linien, die ihrerseits allerdings
durch Mikroturbulenzen oder Windeffekte (Mihalas 1979, Kudritzki 1992) bzw. Makroturbulen-
zen (Conti & Ebbets 1977) kontaminiert sein kénnten). Die Klumpung im Wind hingegen kénnte
auf kleinsten Skalen durchaus vorhanden sein, aber aufgrund der Unzul&nglichkeit verwendeter
Analysemethoden (siehe 1.4) als solche gar nicht explizit auffallen, da es in nur sehr wenigen
Fillen eine direkte Beobachtungsevidenz gibt (vgl. Kap. 1.3.1, S. 8).

Die Behandlung von Rotations- bzw. Klumpungseffekten besitzt einen prinzipiellen Unterschied.
Kann man grundlegende Klumpungsmechanismen in 1-D Simulationen untersuchen (d. h. in
diesem Falle entarten die fraktionierten Dichtestérungen des Windes zu Schalen), so zeichnet
die Rotation das Gesamtsystem Stern-Wind durch die Rotationsachse eindeutig aus, und das
Problem wird (mindestens) zweidimensional. Bei Aufgabe der Azimutalsymmetrie um die Ro-
tationsache (z.B. bei Mitberiicksichtigung wandernder Pulsationsmuster des Sternes) wird die
Problemstellung letztlich dreidimensional.

Um ein grundlegendes Verstdndnis der Bedeutung der Rotation fiir die Winddynamik zu
gewinnen, lésten PPK und FA (in einer 1-D Simulation) die hydrodynamischen Gleichungen
in der Aquatorebene unter Mitberiicksichtigung der Zentrifugalbeschleunigung. Auf diese Weise
schitzten sie den globalen Einflul der differentiellen Rotation vy (r) auf die Massenverlustrate
und die Windendgeschwindigkeit ab, wobei die tatsdchliche Massenverlustrate zwischen den
Werten iiber dem Pol (vt = 0) und dem Aquator liegt. Dabei stellten sie fest, dafl die Rotation



16 KAPITEL 1. WINDE HEISSER STERNE

erst ab Q = Vot /Verit 2 0.5 bedeutsam wird (verit: kritische Rotationsgeschwindigkeit, bei der
sich am Aquator Zentrifugal- und Gravitationskraft gerade gegenseitig kompensieren). Diese
Erkenntnis fiihrte gemeinsam mit der Tatsache, dal man noch keine stellaren Magnetfelder im
Falle heifier massereicher Sterne gemessen hatte, zum weiteren zielstrebigen Ausbau des oben
beschriebenen Standardmodelles.

Die von PPK und FA angenommene 1-D Niherung wurde erstmals von Bjorkman & Cassi-
nelli (1993, BC) aufgegeben, indem sie unter Annahme einer rein radialen Linienstrahlungskraft
die hydrodynamischen Gleichungen (einschlieilich der polaren Terme) im Uberschallbereich des
Windes analytisch 16sten und einfache Ausdriicke fiir die Dichteschichtung und die radiale, po-
lare und azimutale Geschwindigkeitskomponente angaben. Dabei beschrieben sie die Linienkraft
vereinfacht durch globale force multiplier - Parameter k, o, §, die den Fits an die Resultate ein-
dimensionaler NLTE-Rechnungen anderer Autoren entnommen wurden. Das heifit, die force
multiplier-Parameter wurden als im gesamten Wind konstante Grofien angenommen, also un-
abhdngig von der Abweichung des Windes von der sphirischen Symmetrie und den tatsdchlichen
lokalen physikalischen Bedingungen (vgl. Kap. 1.1, S. 2).

Durch das Zusammenwirken von Zentrifugal-, Gravitations- und Linienstrahlungskraft erfahrt
das Windmaterial eine polare Beschleunigung in Richtung der Aquatorebene, wodurch bei glei-
chem Abstand r die Winddichte vom Pol zum Aquator hin anwichst und dieser Dichtekontrast
mit 7 zunimmt. Im Falle der extremen Rotation mit Q > 0.9 (O-Sterne) bzw. Q > 0.5 (B-Sterne)
ist dann die Bildung einer Scheibe in der Aquatorebene zu erwarten. Das Material erreicht dabei
eine polare Geschwindigkeit vg von < 5%¥sound (Vsound: (isotherme) Schallgeschwindigkeit) und
wird in der Aquatorebene abrupt durch die Kollision mit Material aus der anderen Hemisphire
gebremst. Nachkommende Materie trifft auf eine Schockzone am Rand der Scheibe und strémt
dann mit verminderter Geschwindigkeit nach aufien weiter, so daf sich eine stationdre Strémung
einstellt. Mit detaillierten strahlungshydrodynamischen Simulationen (ebenfalls unter Annahme
einer global parametrisierten radialen Linienstrahlungskraft) bestdtigten Owocki et al. (1994,
OCB) diese Resultate prinzipiell, wobei sich bei OCB noch einige zusitzliche interessante Effek-
te herausstellten, so z.B. ein Einfall der Scheibenmaterie auf die Sternoberfliche fiir r/R, < 2.
Die resultierenden Offnungswinkel der Scheibe bei BC (0.5°) und OCB (1...3°) stimmen im
Vergleich mit den aus der Kombination von optischer Polarisation und dem IR-Exzefi gewonne-
nen empirischen Werten (entweder ~ 50° oder < 15°, siehe BC, Kap. 4.2) mit dem Modell einer
diinnen Scheibe hochstens qualitativ {iberein. BC schitzen die in der Schockzone entstehende
Temperatur auf 10°...10° K, bei der die in der Scheibengegend vermuteten lonisationsstufen
C1v und Sitv eventuell durch Stoffionisation erzeugt werden kénnten.

Das analytische BC-Modell fand mehrere Anwendungen bei der Beschreibung zirkumstellarer
Hiillen, z.B. fiir die Erzeugung windkomprimierter Zonen (wind-compressed zone, WCZ) bei
Wolf-Rayet-Sternen (Cassinelli et al. 1995), zur Erklirung des Homunculus-Nebels um 5 Cari-
nae (MacLow et al. 1996), als unterliegende hydrodynamische Beschreibung der Windstruktur
fiir die H,-Linienprofilsynthese in O-Sternwinden (Petrenz & Puls 1996 (PP96)) und fiir die
Untersuchung von Windkompressions-Effekten in verschiedenen Gebieten des HRD (Ignace et
al. 1996).

Ignace et al. (1998) erweiteren das analytische BC-Modell, indem sie die Wirkung der Windkom-
pression auf Magnetfelder im Wind untersuchten. Dabei beschrénkten sie sich auf den Grenzfall
schwacher Magnetfelder, bei dem diese fiir die dynamische Windstruktur unerheblich sind, und
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stellten fest, dafl bereits fiir Q ~ 0.2 die dquatoriale Windkompression zu einem Anstieg der
Magnetfeldstirke in der Aquatorgegend um eine Gréfienordnung fiihren kann (da die Magnet-
feldlinien der Strémung des Materials folgen).

In Erweiterung des urspriinglichen BC-Modelles untersuchten Owocki et al. (1997, 1998a) den
Einflufl nichtradialer Linienkrifte (d.h. einer zusdtzlichen polaren und azimutalen Linienstrah-
lungskraft) und des Gravity Darkenig (d.h. der Temperaturvariation von heifien Polen hin zu
einem kiihleren Aquator aufgrund des von Zeipel-Theorems; siehe Kippenhahn & Weigert 1990).
Die Parametrisierung der einzelnen Komponenten der Linienstrahlungskraft erfolgt in diesem
Modell immer noch mit globalen Werten fiir k, o, 6. Dabei resultiert aufgrund einer letztend-
lich polwdrts gerichteten polaren Komponente der Linienstrahlungskraft eine Abbremsung und
Umkehrung der Teilchenbewegung, was zu einer Dichtekonzentration iiber den Polen fiihrt, also
zu einer Physik, die im vélligen Gegensatz zu der des BC-Modelles steht. So vielversprechend
der Scheibenbildungsmechanismus im Falle strahlungsdruckgetriebener Winde durch Windkom-
pression im BC-Modell ist, durch diese Untersuchungen wird er gravierend in Frage gestellt. Die
Untersuchungen von Owocki et al. sagen jedoch nichts dariiber aus, ob der Windkompressions-
Mechanismus nicht doch fiir Ausstrémungen wirksam sein kodnnte, deren antreibende Physik
eine andere als der Linienstrahlungsdruck ist.

Die Beobachtungen von Be- und B[e]-Sternen lassen sich jedoch nur durch ein Hiillenmodell
mit Aquatorscheibe in einem vereinheitlichten Bild verstehen (Kap. 1.3.1, S. 14). Ein alter-
nativer Scheibenbildungsmechanismus im Falle strahlungsdruckgetriebener Winde wurde von
Lamers & Pauldrach (1991) und Lamers et al. (1999) vorgeschlagen. Da das Lyman-Kontinuum
bei geniigend hohen Massenverlustraten und einer Temperatur kleiner als etwa 20000 K op-
tisch dick wird, kann sich der sogenannte Bistabilitdtseffekt (Pauldrach & Puls 1990) bei einem
schnell rotierenden Stern mit einer mittleren Effektivtemperatur von 20000 K wie folgt bemerk-
bar machen: Aufgrund der Zentrifugalbeschleunigung nimmt der Massenverlust am Aquator
deutlich zu, und der Wind wird dort optisch dick im Lyman-Kontinuum. Dadurch sollte sich ein
zusidtzlicher deutlicher Anstieg des Massenverlustes ergeben und sich eine langsam ausstrémende
Scheibe bilden. Durch reprisentative Berechnung von 1-D Non-LTE-Winden fiir mehrere polare
Breiten zeigen die Autoren, daf§ sich (in dieser einfachen N&herung, bei der in den 1-D Non-
LTE Rechnungen keinerlei Zentrifugal- oder nichtradiale Kréfte beriicksichtigt worden sind) bei
Werten von © = 0.8...0.9 im Falle der Ble]-Uberriesen (M a~ 107%...107° Mgyr~", Zickgraf et
al. 1986) eine dichte Scheibe mit einem Offnungswinkel von 30°...45° bildet, wobei der Dichte-
kontrast zwischen Pol und Aquator etwa 100 betrigt. Allerdings vernachlissigen die Autoren in
ihrer Untersuchung das Gravity Darkening und die daraus resultierende Absenkung der Ober-
flichentemperatur am Aquator. Diese fiihrt zu einer Verringerung des Strahlungsdruckes und
einer entsprechend kleineren lokalen Massenverlustrate.

Fiir Be-Sterne ist der von Lamers & Pauldrach vorgeschlagene Mechanismus in dieser einfachen
Form allerdings nicht wirksam, da bei keiner Breite die beobachtete Massenverlustrate hoch
genug ist, um das Lyman-Kontinuum optisch dick werden zu lassen.

Der Einflufl der Rotation auf nichtstation&re grofiskalige Strukturen in Winden heifler Sterne
wurde erstmals von Cranmer & Owocki (1996) studiert, indem sie strahlungshydrodynamische
Simulationen in der Aquatorebene durchfiihrten. Dabei simulierten sie Temperaturvariationen
auf der Sternoberfliche durch gleichmiBig verteilte Flecken (spots) mit erhéhter Temperatur.
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Diese sorgen fiir einen lokal erhhten Massenverlust, der dann einen dichteren langsameren
Windstrom bedingt. Durch die Rotation gewinnt das Strémungsmuster eine Spiralenform, und
im Wind kollidieren die schnelleren diinnen Stréme mit den langsameren dichten und erzeugen
dadurch corotierende Stérungszonen. Diese sind in der Lage, in theoretisch synthetisierten Re-
sonanzlinienprofilen Intensititsvariationen zu erzeugen, deren Signaturen allerdings zu komplex
sind, um im Rahmen eines einfachen empirischen Modelles, wie von Fullerton et al. (1997) vor-
geschlagen, erkldrt werden zu kdnnen (Owocki 1998b). Ein weiteres interessantes Ergebnis dieser
Studie ist die Ausbildung von dichten, stark lokalisierten Bereichen im Wind, die mit geringerer
Geschwindigkeit als der ungestérte Wind nach auflen stromen und méglicherweise zur Interpre-
tation der DACs (Kap. 1.3.1, S. 9) dienen kdnnten.

Nicht nur beziiglich der hydrodynamischen Struktur strahlungsdruckgetriebener Winde, son-
dern auch fiir Gebiete der stellaren Astrophysik, die aus Sternwindrechnungen gewonnene Grofien
zu ihrer Beschreibung benétigen, kann eine genaue Kenntnis der Eigenschaften der Sternwin-
de von grofler Bedeutung sein. So hat man erkannt, dal neben der Massenverlustrate auch die
absolute Rotationsrate in Verbindung mit dem stellaren Massenverlust ein wichtiger Eingabepa-
rameter fiir die Theorie der Entwicklung massereicher Sterne ist. Aufgrund der Rotation wird
die effektive Schwerkraft im Sterninnern reduziert, was sich auf das hydrostatische Gleichgewicht
und die Oberflicheneigenschaften (Form, Effektivtemperatur, polarwinkelabhdngiger Massenver-
lust) auswirkt. Im Laufe der Entwicklung erfolgt aufgrund von Prozessen wie der meridionalen
Zirkulation, der Scherinstabilitdten und turbulenten Diffusion eine verstirkte Rotationsmischung
der Elemente und gleichzeitig Transport von Drehimpuls. Dadurch kann die Sternentwicklung
entscheidend beeinflufit werden (siehe Langer & Heger 1998, Maeder 1998, Meynet 1998). Der
Massenverlust an der Oberfliche geht dabei als duflere Randbedingung in die Beschreibung des
Sterninneren ein und sorgt ebenfalls fiir den Abtransport von Drehimpuls. Wie Langer (1998)
in 1-D Rechnungen am Beispiel eines massereichen Hauptreihensternes (mit 60 Mz am Anfang

—1 erreichen

seiner Entwicklung) zeigt, kann der fquatoriale Massenverlust Werte von 107> Mgyt
und so eine betrdchtliche Abbremsung der absoluten stellaren Rotationsrate bedingen. Allerdings
vernachlédssigt der Autor in seiner 1-D Ndherung des Einflusses der Rotation die Tatsache, dafl
nach von Zeipel (1924) der Strahlungsflul (und damit die Kontinuumsbeschleunigung) an der
Sternoberfliche eine Funktion der effektiven Oberflichenbeschleunigung ist, was die Ergebnisse
merklich beeinflussen kénnte (vgl. Glatzel 1998 und die Diskussion in Kapitel 4.3.5).

Ein weiterer, sehr wesentlicher Gesichtspunkt ist die Konkurrenz zwischen meridionaler Zir-
kulation und Scherturbulenzen. Der erste Prozef transportiert Material vom Kern entlang der
polaren Rotationsachse an die Oberfliche und entlang dieser zuriick zur Aquatorebene, wodurch
das zirkulierende Material Drehimpuls gewinnt. AnschlieBend strémt es in der Aquatorebene in
das Sterninnere zuriick und trdgt den Drehimpuls in den Kern (cf. Maeder 1998). Durch diesen
Vorgang entstehen verstirkte Drehimpulsgradienten in radialer Richtung, wodurch Scherinsta-
bilitdten an Effizienz gewinnen. Letztere sorgen durch Erzeugung von Turbulenzen fiir einen
Drehimpulstransport nach auflen, wirken also der meridionalen Zirkulation entgegen. An dieser
Wechselwirkung entziindet sich die derzeitige Kontroverse zwischen Langer auf der einen und
Maeder und Meynet auf der anderen Seite. Wihrend sich in Langers Modellen beide Prozesse im
wesentlichen kompensieren, iiberwiegt bei Meynet (1998) der einwirts gerichtete Drehimpuls-
transport durch die meridionale Zirkulation deutlich. Diese augenblickliche Diskrepanz kénnte
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an der unterschiedlichen numerischen Behandlung der verschiedenen Prozesse durch die Autoren
liegen (vgl. die Diskussion in Meynet 1998).

1.4 Konsequenzen fiir die Analyse von Sternwinden

Der in den vorangegangenen Abschnitten gegebene Uberblick iiber Beobachtung und Theorie
zeigt, dafl sowohl die Rotation als auch mdogliche Instabilititen von entscheidender Bedeutung
fiir die hydrodynamische Struktur strahlungsdruckgetriebener Winde sein kénnen. Da nun die
quantitative Analyse der Winde anhand ihrer Spektren nicht nur einer adiquaten Beschrei-
bung der unterliegenden Hydrodynamik sondern auch der Spektralsynthese bedarf, ist auch der
Einflu von Rotation und Klumpung auf den Strahlungstransport zu untersuchen. Bei den in
1.2 beschriebenen Anwendungen (WLR, Bestimmung von M als charakteristische Windgrofe)
wurden Rotation und Klumpung — wenn {iberhaupt — nur in grober Niherung mitberiicksichtigt.

1.4.1 Strukturierte Winde — Klumpungen

Der Einflul méglicher Klumpungen auf den Strahlungstransport ist vor allem dann von Inter-
esse, wenn es sich bei den untersuchten Vorgingen um solche handelt, die vom Quadrat der
Dichte p? abhiingen, also beispielsweise Rekombinationsprozesse wie die H,- oder Infrarot- und
Radioemission, die proportional zum Produkt aus lonen- und Elektronendichte sind. Berechnet
man deren Dichteabhidngigkeit, so ist es ein entscheidender Unterschied, ob man im Falle ge-
klumpter Winde das Quadrat der iiber kleine rdumliche Skalen gemittelten Dichte < p >? (diese
Formulierung entspriache einem glatten Wind!) oder den iiber kleine rdumliche Skalenlingen
gemittelten Wert des Quadrats der tatsdichlichen lokalen Dichte < p? > in die Beschreibung der
optischen Tiefe eingehen 148t.

Lamers & Waters (1984b) untersuchten den Einflu von Klumpungen auf das IR-/Radiokonti-
nuum fiir verschiedene Windmodelle, wobei sie die Uberschitzung der resultierenden Massen-
verlustrate im Falle eines geklumpten Windes durch eine mit Hilfe eines ungeklumpten Modelles
durchgefiihrte Analyse mit einem Faktor < 3 angeben. Blomme & Runacres (1997) schidtzen den
entsprechenden Faktor fiir { Puppis auf 1.7. Moffat & Robert (1994) zeigten, daf dieser Faktor
bei Wolf-Rayet-Winden in der Groflienordnung 3...4 liegen kann.

(Fiir eine eingehende Diskussion dieser Problematik sei auch auf Pu93, S. 260 ff. verwiesen.)
Puls, Owocki & Fullerton (1993) demonstrierten unter Verwendung strahlungshydrodynamischer
Modelle strukturierter Winde, daf lokale Dichtekonzentrationen, die durch den Wind propagie-
ren, zu einer erhhten lokalen Absorption in Resonanzlinienprofilen fiihren kénnen, die Ahnlich-
keit mit dem DAC-Phdnomen aufweist. Die mittlere Form der Profile entspricht im wesentlichen
der stationiren, und die schwarzen Troge werden qualitativ besser wiedergegeben.

1.4.2 Rotation

Auf den Einflul der Rotation auf den Strahlungstransport ist bisher in nur wenigen Arbeiten
eingegangen worden: Bei der H,-Linienprofilsynthese geht der konventionelle Ansatz, die stellare
Rotation mitzuberiicksichtigen, davon aus, dafl der Hauptteil der H,-Emission aus dem sternna-
hen Windbereich stammt, d.h. man nimmt vereinfacht an, daf§ das emittierende Material mit der



20 KAPITEL 1. WINDE HEISSER STERNE

Sternoberfliche corotiert. Somit vernachlissigt man entweder die Rotation véllig (bei Methoden,
die auf der unter der Rotation erhaltenen Aquivalentbreite basieren) oder man berechnet zuerst
die H,-Emission eines sphirisch-symmetrischen Sternwindes, um das resultierende Linienpro-
fil anschlieend mit dem Rotationsprofil der Breite v sin ¢ zu falten (vgl. Pu96). Der zweite
Ansatz erscheint hierbei sehr fraglich, da sich (im Falle der Drehimpulserhaltung) die differen-
tielle Rotation vy (r) reziprok zum Abstand r verhidlt und dadurch sehr schnell mit r abfillt
und die Emission aus nicht unmittelbarer Sternn&he eine geringere Rotationsverbreiterung als
die photosphérische erfihrt. Aus diesem Grunde sollte die Deformation der Teilchenstromlinien
aufgrund der differentiellen Rotation in die Profilsynthese eingehen.

Bis jetzt wurde dies durchgefiihrt z. B. fiir die H,-Emission in Be-Sternhiillen (Hummel 1992)
und die durch Photonenstreuung erzeugten UV P Cygni-Profile in Winden heifler Sterne, die im
gesamten Wind gebildet werden und daher nur gemifigt durch diesen Prozef beeinflufit wer-
den (Mazzali 1990, Bjorkman et al. 1994, Cranmer 1996; siche auch Shlosman & Vitello 1993
bzgl. der UV-Linienbildung in Winden von Akkretionsscheiben kataklysmischer Variablen).
Der Effekt auf die H,-Linienprofilbildung, verbunden mit den Konsequenzen fiir die Bestimmung
von Massenverlustraten, wurde erst von Petrenz & Puls (1996, PP96) untersucht. Das zum da-
maligen Zeitpunkt favorisierte Windmodell war das analytische Windkompressionsmodell von
BC, auf dessen Grundlage diese Studie durchgefiihrt wurde.

Bei einem ersten Vergleich theoretisch synthetisierter mit beobachteten H,-Linienprofilen mehre-
rer O-Sterne, deren spektrale Signaturen auf Rotationseffekte hinweisen, zeigte sich, dafl die ein-
dimensionale Beschreibung des Windes in fast allen Féllen Fits dhnlicher Qualitit erlaubt wie die
2-D Synthese unter Annahme des analytischen Windkompressionsmodelles. Allerdings ergab bei
¢ Puppis der 2-D Fit eine deutlich niedrigere Massenverlustrate und wesentlich langsamere radia-
le Beschleunigung als die 1-D Analyse (MQ_D =3.0-107% Mgyyr™!; Mi_p =5.90-10"° Mgyr~!
(vgl. Pu96)). Zu diesem Zeitpunkt wurden von Owocki et al. (1996) die ersten numerischen
hydrodynamischen Windmodelle unter Mitberiicksichtigung nichtradialer Linienstrahlungsbe-
schleunigungen und des Gravity Darkening vorgestellt, die (wie oben erwdhnt) eine zum BC-
Modell deutlich verschiedene Geometrie besitzen und demzufolge die H,-Linienemission in un-
terschiedlicher Weise beeinflussen. Aus diesem Grund wurde seitens des Verfassers vorliegender
Arbeit der Entschlufl gefafit, vor einer weiteren Anwendung der Profilsynthese auf die Beobach-
tung dem Studium der Winddynamik auf der Grundlage detaillierter strahlungshydrodynami-
scher Simulationen Vorrang zu geben.

Diese Untersuchungen bilden den Schwerpunkt vorliegender Arbeit, deren Ziele wir im folgenden
Kapitel formulieren wollen.
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Zielsetzung der Arbeit

In der einleitenden Gegeniiberstellung von Beobachtung und Theorie strahlungsdruckgetriebe-
ner Winde haben wir festgestellt, dafi sich die Rotation als offenkundige Eigenschaft des Systems
Stern-Wind in zahlreichen spektralen Signaturen des Windes widerspiegelt, im Gegensatz zur
Klumpung, die sich — wenn iiberhaupt — weit weniger bemerkbar macht. In vorliegender Arbeit
konzentrieren wir uns deshalb auf die theoretische Untersuchung des Finflusses der Rotation auf
die hydrodynamische Struktur strahlungsdruckgetriebener Winde.

Dazu sollen grundlegende Untersuchungen das Verstdndnis spezieller physikalischer Mechanis-
men ermoglichen. Erstmalig soll die Wechselwirkung der 2-D Non-LTE-Physik mit der Linien-
strahlungsbeschleunigung in zweidimensionalen Winden (in Abhingigkeit des Radius und der
Breite) analysiert werden.

In einem ersten Schritt sollen bisherige hydrodynamische Simulationen anderer Autoren
tiberpriift und mogliche Verbesserungen hierzu erarbeitet werden. Im Gegensatz zu diesen Mo-
dellen soll dann die vereinfachte, aus sphirisch-symmetrischen Rechnungen iibernommene glo-
bale Parametrisierung der Linienstrahlungskraft durch eine Beschreibung ersetzt werden, die die
tatsichlichen physikalischen lokalen Verhiltnisse und die Figenschaften des nichtlokalen stellaren
Strahlungsfeldes zur Berechnung der Besetzungszahlen am jeweiligen Ort im Wind konsistent
beriicksichtigt. Somit sollen in dieser Arbeit erstmals selbstkonsistente zweidimensionale strah-
lungshydrodynamische Modelle der Winde heifler Sterne unter Beriicksichtigung der Rotation
vorgestellt werden.

Im zweiten Teil sollen die prinzipiellen Konsequenzen der Rotation fir die Linienstrahlungsemis-
sion in H, (einen Indikator zur Bestimmung der Massenverlustrate) untersucht werden.

Zu diesem Zweck sollen ein hydrodynamisches Rechnerprogramm auf die vorliegende Pro-
blemstellung adaptiert und effiziente Algorithmen zur Berechnung der selbstkonsistenten hydro-
dynamischen 2-D Windmodelle entwickelt werden. Dabei sollen die grundlegenden physikalischen
Effekte in vertretbaren Nidherungen beschrieben werden, die bei angemessener Rechenzeit eine
Aussage iiber die prinzipiellen Mechanismen im Wind erlauben.

Der fiir die Linienprofilsynthese bereits vorhandene Code soll fiir unsere Fragestellung ver-
allgemeinert und optimiert werden.

Dazu gehen wir in folgenden Schritten vor:

In Kapitel 3 werden die physikalischen Gleichungen eingefiihrt und das Modell fiir den Wind
mit seinen Niherungen vorgestellt.

In Kapitel 4 folgt eine Diskussion der grundlegenden physikalischen Effekte (Windkompression,
nichtradiale Krifte, Gravity Darkening, lonisationsgleichgewicht und Besetzungszahlen).

Unter Beriicksichtigung des Verhaltens der Linienstrahlungsbeschleunigung von lonisations-
gleichgewicht und Besetzungszahlen werden wir eine verbesserte lokale Parametrisierung der
Linienstrahlungsbeschleunigung einfiihren.

21



22 KAPITEL 2. ZIELSETZUNG DER ARBEIT

In Kapitel 5 geben wir einfache Skalierungsrelationen an, die hilfreich fiir das Verstdndnis der
Ergebnisse numerischer Simulationen sind.

Kapitel 6 dient der Beschreibung des hydrodynamischen Programmes, wobei wir vor allem auf
die Problematik der Randbedingungen eingehen werden.

In Kapitel 7 werden bisherige hydrodynamische Simulationen anderer Autoren mit Hilfe des
unabhidngigen Codes iiberpriift und die hydrodynamischen Effekte aufgrund der Windkompres-
sion, nichtradialer Kréfte und des Gravity Darkenig unter Annahme der vereinfachten globalen
(k, @, §)-Parametrisierung der Linienkraft untersucht.

Kapitel 8 widmet sich schliellich den selbstkonsistenten Modellen, die eine simultane Lésung
von Besetzungszahlen und Hydrodynamik liefern. Dabei sollen die wichtigsten physikalischen
Konsequenzen aus der selbstkonsistenten Beschreibung diskutiert und erstmalig 2-D Non-LTE-
Effekte in strahlungsdruckgetriebenen Winden studiert werden.

Die selbstkonsistenten zweidimensionalen Windmodelle unter Annahme der Rotationssymmetrie
sollen kldren, ob nun aus theoretischer Sicht Scheiben oder Kompressionszonen auflerhalb der
Aquatorebene in strahlungsdruckgetriebenen Winden existieren sollten.

Abbildung 2.1 verdeutlicht noch einmal den theoretischen Gesamtzusammenhang, in dem sich
vorliegende Arbeit befindet.

In Kapitel 9 wollen wir den Einflul der Rotation auf die H,-Linienprofilsynthese unter An-
nahme eines exemplarischen 2-D Windmodelles untersuchen und die wichtigsten Effekte auf die
Profilmorphologie aufgrund der asphérischen Dichtestruktur und der Deformation des Geschwin-
digkeitsfeldes verstehen.

Diese Untersuchung soll der Abschdtzung dienen, in welchem Mafle die Rotation die Bestim-
mung der Massenverlustrate aus H, beeinfluit und inwieweit dies relevant fiir die Windimpuls-
Leuchtkraft-Relation ist.

In Kapitel 10 werden die neuen Ergebnisse zusammenfassend diskutiert und ein Ausblick auf
noch offene Fragestellungen, die wir im Rahmen vorliegender Arbeit nicht behandelt haben,
gegeben.
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Die Rotation im Rahmen der Theorie
strahlungsdruckgetriebener Winde

In diesem Kapitel stellen wir unser Windmodell in seinen Grundziigen vor und geben einen
Uberblick iiber die Niherungen, die im Rahmen dieser Arbeit angenommen werden sollen. An-
schliefend werden die Geometrie und die verwendeten Koordinatensysteme beschrieben und die
hydrodynamischen Gleichungen formuliert.

Unsere prinzipielle Vorgehensweise zur Bearbeitung der Problemstellung ist in Abb. 3.1 darge-
stellt.

3.1 Das Modell

Ausgehend vom stationdren, sphirisch-symmetrischen Standardmodell wird das Modell schritt-
weise durch Hinzunahme mehrerer physikalischer Effekte verfeinert, um eine differentielle Analy-
se der jeweiligen Konsequenzen fiir die Morphologie und hydrodynamische Struktur des Windes
zu ermoglichen.

3.1.1 Beriicksichtigte physikalische Effekte

Im einzelnen werden in unserem Modell folgende Effekte beriicksichtigt:

o Zentrifugalunterstiitzung (Modell I): Wie BC gezeigt haben, ist aufgrund der Zentrifu-
galunterstiitzung und des Zusammenwirkens der radialen Linenstrahlungskraft und der
Gravitation eine Windkompression zu erwarten. Im ersten Schritt soll in 4.1 das semiana-
lytische BC-Modell diskutiert und auf O-Uberriesen angewendet werden, um die grundle-
genden Effekte auf die Dichteschichtung und das Geschwindigkeitsfeld zu verstehen. Dies
wird auch eine Abschidtzung der wichtigsten Gréfienordnungen fiir Kompressionsverhilt-
nisse und Geschwindigkeiten erméglichen.

o Abplattung der Sternoberfliche: Eine weitere Konsequenz der Rotation ist die Abplattung
der Sternoberfliche (Collins 1963, 1965): der Sternradius nimmt von Pol zu Aquator zu,
was fiir eine quantitativ korrekte Berechnung der Druckschichtung und des sternnahen Ge-
schwindigkeitsfeldes von Bedeutung ist (vgl. OCB). Aus diesem Grunde wird dieser Effekt
in den numerischen hydrodynamischen Simulationen bei der Formulierung der unteren
Randbedingung explizit beriicksichtigt.

e Nichtradiale Linienstrahlungskrdfte (Modell II): In einem zweitem Schritt werden nichtra-
diale Linienstrahlungskrifte, die nach Owocki et al. (1997, 1998) zu einer Aufhebung und
Umkehr der Windkompression fiihren sollten, in die Dynamik miteinbezogen.

25
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Abbildung 3.1: Vorgehensweise: Fiir unterschiedliche theoretische hydrodynamische Modelle fiir
die Dichtestruktur und das Geschwindigkeitsfeld des Windes werden unter Verwendung soge-
nannter Non-LTE departure-Koeffizienten (siehe Kap. 9.1) theoretische H,-Linienprofile berech-
net. Diese werden dann differentiell untereinander verglichen, um die Konsequenzen der verschie-
denen jeweils beriicksichtigten Prozesse auf den Linienbildungsprozel zu untersuchen. Auf der
Grundlage dieser Untersuchungen kann man einen Vergleich der theoretischen mit beobachteten
Profilen durchfithren, um den Fehler abzuschitzen, den die Annahme sphérisch-symmetrischer
Winde bei Anwendung der H,-Liniensynthese fiir das jeweilige Objekt bedingen kann.
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o Gravity Darkening (Modell 111): Aufgrund der stellaren Rotation erwartet man einen po-
laren Gradienten in der stellaren Oberflichentemperatur von heifleren Polen zum kiihleren
Aquator. Dieser Effekt sollte zu einer reduzierten (erhshten) Linienstrahlungsbeschleuni-
gung iiber dem Aquator (den Polen) fiihren und soll in Kap. 7 unabhiingig erneut unter-
sucht werden.

o Selbstkonsistente lokale Besetzungszahlen (Modell IV): Wie in 1.3.2 erwdhnt, wurde in
allen bisherigen 2-D Modellen strahlungsdruckgetriebener Winde nur eine globale Para-
metrisierung der Linienkraft aus 1-D NLTE-Rechnungen iibernommen. Diese N&herung
soll nun aufgegeben und das lonisationsgleichgewicht mit den Besetzungszahlen beziiglich
der lokalen physikalischen Verhiltnisse (Dichte und Strahlungstemperaturen) berechnet
werden.

3.1.2 Niherungen

Um die Komplexitidt des Modelles in einem iiberschaubaren Rahmen zu halten, werden folgende
N#herungen angenommen:

o Approzimatives Non-LTFE: Bei der Bestimmung der lonisationsstruktur und der Beset-
zungszahlen wird ein vereinfachter Ansatz gewdhlt, der es (im Gegensatz zum ,,exakten”
Non-LTE) erlaubt, lonisation und Anregung voneinander unabhéngig zu behandeln. Fiir
eine weitere Diskussion sei auf Kap. 4.4 verwiesen.

o Linienstrahlungsinstabilitdten: Sie werden nicht mitberiicksichtigt, d.h. es soll von einer
prinzipiell ,,glatten” Windstruktur ausgegangen werden. Dies ist eine insofern vertretbare
Ndherung, da die iiber kleine rdumliche Skalen gemittelten Werte von Dichte und Ge-
schwindigkeit der makroskopischen Beschreibung durch einen glatten Wind entsprechen.
Dariiber hinaus stellen hydrodynamische 3-D Simulationen unter Mitberiicksichtigung der
Linienstrahlungsinstabilitit zum gegenwéirtigen Zeitpunkt noch nicht erfiillbare Anforde-
rungen an die vorhandenen Rechnerkapazititen.

e Thomson-Beschleunigung: Bei Berechnung der durch die stellare Rotation abgeplatteten
Sternoberfliche wird die Thomson-Beschleunigung aufgrund der Streuung von Photonen
an Elektronen nur in einer vereinfachten Mittelung mitberiicksichtigt. Die aufgrund des
polaren Temperaturgradienten gegebene Variation der Thomson-Beschleunigung mit der
polaren Breite wird dabei vernachlissigt. Da dieser Effekt nur im Falle schnell rotieren-
der O-/B-Uberriesen eine Bedeutung besitzt und gerade fiir diese Objekte eine deutliche
Diskrepanz beziiglich der Oberflicheneigenschaften bei verschiedenen Modellen der Ster-
nentwicklungstheorie herrscht (vgl. Kap. 1.3.2, S. 18), wollen wir uns (auch im Hinblick
auf den andernfalls notwendigen erheblichen technischen Aufwand) auf die vereinfachte
Beschreibung der Form der Sternoberfliche beschrinken. Diese erméglicht auf jeden Fall

eine prinzipielle Studie des Abplattungseffektes. Fiir eine weitere Diskussion verweisen wir
auf Kap. 4.3.2, S. 67.

o Magnetfelder: Wie in 1.3.1 dargestellt worden ist, gibt es derzeit noch keinen aussagefdhi-
gen Beobachtungsbefund iiber die Existenz von Magnetfeldern auf der Oberfliche bzw. in
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den Winden heifler massereicher Sterne, weshalb wir in Erweiterung der bisherigen theo-
retischen Beschreibung diesen Aspekt nicht untersuchen werden.

e Kontinuum: Das Kontinuum wird als optisch diinn angenommen. Diese Niherung ist sicher
gut vertretbar fiir Sterne mit einer nicht zu hohen Massenverlustrate. So ist im Fall der
B-Sterne (v. a. fiir Objekte auf der Hauptreihe), bei denen das Lyman-Kontinuum kurz-
wellenliingig von 911 A erst ab einer Massenverlustrate von M 2 10~"Mgyr~" optisch
dick werden sollte (siche Kap. 8.4), die Frage nach der Existenz diinner Scheibenwinde
(M ~107°...10""Mgyr~") durch diesen Effekt nur unwesentlich beriihrt. In Bezug auf
die Ble]-Sterne (M ~ 1077...107°Mgyr~') ist allerdings zu erwarten, daB das optisch
dicke Kontinuum von erheblicher Bedeutung fiir die dquatoriale Massenverlustrate sein
und eine korrekte Beschreibung des Kontinuums notwendig machen kdnnte. Ein analoges
Problem tritt fiir O-Uberriesen kurzwellenléingig der Her-Kante auf (vgl. Kapitel 8.3.3,
S. 203).

o Nichtstationdre Prozesse: Obwohl zahlreiche Beobachtungen eine deutliche Nichtstatio-
naritdt von Sternwinden aufweisen (vgl. 1.3.1), werden mogliche erzeugende Mechanis-
men (nichtradiale Pulsationen, Rotationsmodulation durch Magnetfelder auf der Sterno-
berfliche etc.) nicht mitberiicksichtigt, da wir in erster Linie an den Konsequenzen der
Rotation fiir die grofiskalige Morphologie des Windes interessiert sind und zahlreiche Be-
obachtungen vermuten lassen, daf sich nichtstationidre Effekte vor allem in rdumlich eng
begrenzten Windbereichen auf die Dynamik auswirken (vergl. 1.3.1). Dariiber hinaus erfor-
derte eine detaillierte Berechnung derartiger nichtstationdrer Effekte eine 3-D Simulation,
da in diesem Fall die Rotationssymmetrie aufgehoben wére.

3.2 Geometrie und Koordinatensysteme

Die Rotation zeichnet das zu beschreibende System durch die Polarachse bevorzugt aus, weshalb
es sinnvoll ist, die hydrodynamischen Gleichungen in Kugelkoordinaten (sphirische Polarkoordi-
naten (0, ®,r)) auszudriicken (siche Abb. 3.2). Hierbei bezeichnet © den Polarwinkel (am Pol:
© =0, am Aquator: © = 7/2), ® den Azimutalwinkel und r den Abstand des Ortes R von der
Sternmitte. Die karthesischen Koordinaten des stellaren Systems lauten in den Kugelkordinaten

(0,P,r):

X sin © cos @
R= Y =r| sin®sin® (3.1)
A cos©®

An jedem Aufpunkt 7 ist ein lokales rechtshdndiges orthonormales Dreibein (€g, €3, €,) definiert,
das sich durch Ableitung von R nach den Variablen (©,®,r) und anschlieBende Normierung
ergibt und dessen Achsen in die polare, azimutale und radiale Richtung zeigen:

cos®cos ® — sin® sin © cos @
‘o = | cos®sin @ Ep = cos ® €= | sinOsind . (3.2)
—sin ® 0 cos ©
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3.2.

Abbildung 3.2: Verwendete Koordinatensysteme
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In diesem lokalen ,,natirlichen” Koordinatensystem (z,,yn, z,) ( bzw. (€e, €g,€.)) lautet die
Definition des lokalen Ortsvektors

sin ¥ cos Ty
7(O,®,r) =1 (nefo + ne€s + n.€.) =7 | sindsine =r-a=| y, | . (3.3)
cos v Zn,

Damit ist der Richtungsvektor 7@ durch die im lokalen System (z,,, y,, z,) definierten Polarwinkel
(9, ) festgelegt. Die Sternoberfliche selbst wird durch den polarwinkelabhdngigen Sternradius
R.(0©) beschrieben.

Beliebige Orte im Wind R’ ergeben sich durch vektorielle Addition zu

R=R+7.

3.3 Die hydrodynamischen Gleichungen

Wir folgen dem Vorschlag von OCB und I6sen anstatt der stationdren die zeitabhdingigen Glei-
chungen fiir das Geschwindigkeitsfeld und die Dichtestruktur des Windes mit Hilfe eines hy-
drodynamischen Codes (sieche Kap. 6.2) und lassen die Losung (sofern sie existiert) auf den
stationdren Endzustand konvergieren. Dies hat den Vorteil, dal man von einer , beliebigen”
Startndherung fiir die hydrodynamische Struktur (abgesehen von bestimmten Bedingungen, die
in Kap. 6.3 diskutiert werden) ausgehend sowohl stationidre als auch zeitabhidngige Probleme
numerisch behandeln kann. Letztere kdnnen beispielsweise durch zeitlich variable Randbedin-
gungen beschrieben werden.

Im Rahmen vorliegender Arbeit wird von der Rotationssymmetrie um die Polarachse ausgegan-
gen, womit sich die Lésung der hydrodynamischen Gleichungen auf die Polarebene (©,® =0, r)
reduzieren 1d8t und damit von nur zwei Ortskoordinaten (©,r) abhidngt, d.h. sdmtliche Ablei-
tungen beziiglich ® sind gleich Null zu setzen.

In dieser vereinfachten Form lauten die hydrodynamischen Gleichungen in ihrer Eulerschen

Form:
dp 1 9r*pu, 1 Jpve sin®
e = 4
8t+r2 or +rsin@ 00 0 (3-4)
Jv, dv, wve Jv, vel+ vl 1 dp ext
- MY T (3-5)
Jvg Jdvg ve Ove _ cot Ouvg? v, 09 1 dp oxt
ot o ar T 00 r o _pr3®+g® (3:6)
Jvg ove  ve Ove cot Ougve U, U4 ext
o vt T T Ty T4 3.7)
P = ’U520und P (38)
g»ext — g»gra.v + g»hnes T g»Th

(t: Zeit, (ve, ve, v, ): Geschwindigkeitskomponenten in polarer, azimutaler und radialer Richtung,
p: Winddichte, p: Druck, vsounq: isotherme Schallgeschwindigkeit, §°*': externe Beschleunigun-
gen, § 8: Gravitationsbeschleunigung, §7'"*: Linienstrahlungsbeschleunigung, § ™: Thomson-

Beschleunigung).
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Die erste Gleichung beschreibt die Massenerhaltung ( Kontinuitditsgleichung), und die zweite mit
der vierten die Impulserhaltung in allen drei Richtungen (Bewegungsgleichungen). Das System
fiir die fiinf Unbekannten (p, ve, ve, v, p) wird durch die fiinfte Gleichung (isotherme Zustands-
gleichung), die den Druck p bei isothermer Schallgeschwindigkeit vsound mit der Dichte verbindet,
geschlossen.

Da wir keine Linienstrahlungsinstabilitdten, die starke Schocks erzeugen kénnen, beriicksichtigen
und die Zeitskalen radiativer Heiz- und Kiihlprozesse deutlich unterhalb der Strémungszeitska-
len liegen sollten, nehmen wir einfachheitshalber einen isothermen Wind an. Dariiber hinaus ist
die ,,wirkliche” Temperaturschichtung im Wind ein Problem, das im Rahmen detaillierter 1-D
Non-LTE-Rechnungen noch keineswegs vollstindig gel&st ist.

Die geschwindigkeitsabhingigen Terme auf der rechten Seite der Bewegungsgleichungen re-
prisentieren fiktive Inertialbeschleunigungen (Pseudobeschleunigungen, z.B. Zentrifugalterme)
und sind durch die Wahl der krummlinigen Orthogonalkoordinaten bedingt (fiir eine Herleitung
sei z.B. auf Batchelor (1967, Appendix) verwiesen). Die einzigen wirklichen externen Kérperbe-
schleunigungen sind (abgesehen von den Drucktermen) die Linienstrahlungs-, Kontinuums- und
Gravitationsbeschleunigung.

Spezifiziert man nun noch die Randbedingungen (siche Kap. 6.3) fiir dieses partielle Differential-
gleichungssystem (gegebenenfalls unter Mitberiicksichtigung der Rotationsabplattung der Ster-
noberfliche), so ist die Losung dieses Systems klar festgelegt.

Diese Formulierung der Geometrie, in der die drei Geschwindigkeitskomponenten (ve,ve,v;)
von nur zwei Ortskoordinaten (©,r) abhdngen, hat in der Literatur zum Begriff der ,,2.5-D
Hydrodynamik” gefiihrt.

Nachdem nun das Modell fiir den Sternwind samt seinen N&herungen vorgestellt und die
entsprechenden physikalischen Gleichungen formuliert worden sind, werden im folgenden Kapi-
tel die wichtigsten physikalischen Effekte aufgrund der Rotation detailliert untersucht.
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Grundlegende physikalische Effekte

In diesem Abschnitt sollen nun die wichtigsten physikalischen Aspekte beleuchtet werden, die von
der Rotation auf verschiedene Weise abhidngen. Im einzelnen sind dies der Windkompressions-
Mechanismus, nichtradiale Linienstrahlungs- und Thomsonbeschleunigung, das Gravity Darke-
ning und die lonisationsstruktur mit den lokalen Besetzungszahlen im Wind.

Da ein Verstdndnis der beschriebenen Effekte eine bisweilen sehr detaillierte Darstellung erfor-
dert, sei der in erster Linie an den Resultaten interessierte Leser auf die kurzen Zusammenfas-
sungen in Kap. 4.1.2 (S. 43) und 4.2.4.2 (S. 59) bzw. die Kapitel 4.3.3 und 4.3.4 verwiesen.

4.1 Windkompression

Als erster Effekt soll der von BC vorgeschlagene Windkompressions-Mechanismus diskutiert
werden und auf O-Uberriesen angewandt werden. Um die Arbeit in angemessenem Rahmen
zu halten, seien im folgenden nur die physikalischen Ideen dargestellt und beziiglich lingerer
Herleitungen auf BC verwiesen. Diverse Ndherungen (siche unten) in dieser ersten Studie werden
spater fiir die ,,exakten” numerischen Simulationen aufgegeben.

4.1.1 Das Windkompressions-Modell

N&aherungen In das analytische Windmodell gehen folgende N&herungen ein: Wir nehmen der
Einfachheit halber eine sphirisch-symmetrische Sternoberfliche an, die an allen Co-Breiten O,
eine gleichférmige Temperatur Teg besitzt. Die Stréomung des Windes wird als glatt vorausgesetzt
(d. h. Klumpungen und Schocks werden nicht beriicksichtigt). Die Linienstrahlungsbeschleuni-
gung wird als rein radial nach auflen gerichtet vorausgesetzt. Da wir in diesem Abschnitt ein
kinematisches Windmodell vorstellen, wird ihre explizite Formulierung noch nicht benétigt. Wir
verweisen diesbeziiglich auf Kap. 4.2.

Die Uberschallniherung Wie die Lésung der hydrodynamischen Gleichungen sphirisch-
symmetrischer Winde verdeutlicht, wird der Schallpunkt im Falle der heiflen massereichen Ster-
ne bereits sehr nahe der Sternoberfliche erreicht (r &~ 1.01R,, vgl. PPK, FA), d.h. fiir gréfere
Radien werden die Druckterme in Gl. (3.5, 3.6) fiir den Verlauf der vom Sternrand nach aufien
fiihrenden Teilchentrajektorien unbedeutend. Unter Vernachldssigung der Druckterme verhalten
sich die Windpartikel wie freie wechselwirkungsfreie Teilchen und folgen den Newtonschen Ge-
setzen, und die Beschreibung der Strémungslinien reduziert sich auf einen Satz von Trajektorien
freier Teilchen, die durch die externen Krifte bestimmt sind. Als einzige externe Beschleuni-
gungen werden im folgenden die Gravitations- und die Linienstrahlungsbeschleunigung (g&"™"
bzw. g'mes) die beide (entgegengesetzt) in rein radialer Richtung wirken, mitberiicksichtigt.

33
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Hierbei ist
GM,(1-T)

7‘2

- grav __ ggrav —
- Jr

g é = - €, (4.1)

die effektive Gravitationsbeschleunigung, mit dem Verhiltnis der Thomson- zur Gravitations-
beschleunigung:
gTh SEL*

- .27 - Are GM,’
wobei psgp = o1y, - ne, die Elektronenstreuopazitit mit dem Thomsonstreuquerschnitt ory, 7.

die Elektronenanzahldichte und ¢ die Lichtgeschwindigkeit bezeichnen.
ne berechnet sich gemif:

r

(4.2)

P (1 + ]HeYHe)

4.
Mp 1+ 4Ye ( 3)

mit der relativen Heliumh&ufigkeit Yy = nye/nn, der Protonenmasse m, und der Anzahl der
freien Elektronen pro Heliumatom Iy, (O-Sterne: Iy & 2, B-Sterne: Iy & 1, A-Sterne: Iy & 0).

Im Rahmen dieser Uberschallniherung lassen sich die Teilchentrajektorien auf elegante Weise
analytisch darstellen.
Die Lésung der 1-D Bewegungsgleichung in der Aquatorebene (0@ = 7/2) kann mit folgenden
Fits an das numerische Modell als Funktion von v, angegeben werden (vgl. FA, wobei wir fiir
das radiale Geschwindigkeitsfeld eine etwas modifizierte Form annehmen):

Voo = Cvesc (1 - IIJI‘—Ot)’y (44)

Ucrit
u(r) = veo (1 - g)ﬁ mit: o = RL*, b=1- (%)l/ﬁ, (4.5)
Umin : Windgeschwindigkeit am dufleren Rand der Photosphére
ve(r) = Urot (%) (4.6)
ve(r) = 0 (4.7)
M = %MCAK (1— :j"i)g (4.8)

Hierbei ist £ &~ 2.2 a/(1 — @) (a: force multiplier-Parameter, siehe Kapitel 4.5.1), 3 =0.8...1.3,
v = 0.35, £ = —0.43. (FA geben in ihrer Studie § = 0.8 an. Die Analyse eines grofien Samples
von O-Sternen der Galaxis und der LMC/SMC von Puls et al. (1996) liefert den oben angege-
benen Wertebereich fiir j3.)

Vesc bezeichnet die photosphirische Entweichgeschwindigkeit, MCAK die von CAK (GI. 46) ur-
spriinglich hergeleitete Massenverlustrate und v die kritische Rotationsgeschwindigkeit, mit
Verit = [GM(1 — F)/R]l/2 = Uesc/V/2. Bei den Definitionen von wveyqe und I' ist die Rotati-
onsabplattung des Sternes nicht mitberiicksichtigt. (In Kapitel 4.3.1 geben wir die kritische
Rotationsgeschwindigkeit im Falle deformierter Stern an.)

ve = 0 ergibt sich aus der Annahme einer beziiglich der Aquatorebene spiegelsymmetrischen
Stromung.
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Q i Aquatorebene

Abbildung 4.1: Geometrie des WCD (wind compressed disk)-Modelles von Bjorkman & Cassi-
nelli. Die Stromlinien entspringen bei einem Polarwinkel ©¢. Thre Orbitalebene ist relativ zur
Aquatorebene um den Winkel i = 7/2 — O geneigt. ®' bezeichnet den Azimutalwinkel in der
Orbitalebene. Die mit (a) gekennzeichnete Stromlinie beschreibt den Fall ohne Rotation, Tra-
jektorie (c) hingegen den Fall extremer Rotation, bei dem die Trajektorie bei ' = 7 /2 die
Aquatorebene kreuzt und eine Scheibenbildung stattfindet. Kurve (b) entspricht der moderaten
Rotation, die lediglich eine Windkompression zur Folge hat.

Es sei angemerkt, daBl die Abhingigkeit von M und v, von (Urot/Verit) zZwar eine empirisch
vertretbare Parametrisierung darstellt, aber eine detailliertere Untersuchung von Skalierungsre-
lationen (siehe Kap. 5) zeigt, dafl die physikalisch motivierten Parametrisierungen von M und
Voo Funktionen von (vpet/verit)? sein sollten (vgl. Puls, Petrenz und Owocki 1998 (PPO)).

Diese Losungen fiir die Aquatorebene lassen sich nun fiir den Fall eines rotierenden Sternes ver-
allgemeinern. Die Situation ist in Abb. 4.1 dargestellt. Betrachtet man ein Fliissigkeitsteilchen,
das die Sternoberfliche bei einem Polarwinkel ©g verldfit, wobei vg > v,,ve &~ 0 angenommen
werden kann, so besitzt es einen anfinglichen Drehimpuls L ~ 74 X @. Da der Schallpunkt
sehr nahe an der Sternoberfliche liegt, wird im gesamten Wind in der Uberschallniherung die
Bewegung des Teilchens von nur zwei Kréften bestimmt: Der radial einwérts gerichteten Gra-
vitationskraft und der antiparallel gegenwirkenden Linienstrahlungskraft, die beide senkrecht
auf L stehen, weshalb der urspriingliche Drehimpuls L im Laufe der Bewegung erhalten bleibt.
Wegen vg > v, vo & 0 beim Start zeigt der anféngliche Geschwindigkeitsvektor in die Rich-
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tung € (P = 0), und die Bahntrajektorie des Windpartikels liegt auf einer Orbitalebene, deren
Neigungswinkel zur Aquatorebene

.
1=—-—0
5 0
betragt. Hierbei ist
05 (00,7 = Ry) = Upot sin O . (4.9)
Somit herrschen am sonischen Punkt fiir die Aquator- und Orbitalebene sehr #hnliche Startbe-
dingungen:
Aquatorebene: ve = 0, Vd = Urot, Up = Usound, r s Ry
Orbitalebene: ve = 0, Vg = Urot Sin O, Vr = VUsound, r~ R,

Nimmt man nun niherungsweise an, dafl die Sternoberfliche nahezu sphérisch ist und die force
multiplier-Parameter in der Aquator- und Orbitalebene identisch sind, so sind die Linienstrah-
lungs- und Gravitationskraft in beiden Ebenen gleich groff. Damit erhdlt man die Losung der
Bewegungsgleichung in der Orbitalebene, indem man in Gl. (4.4, 4.6, 4.8) einfach v, durch
Urot 8in O ersetzt.

Um nun die Trajektorie in der Orbitalebene bestimmen zu kdnnen, benttigt man den Agzi-
mutalwinkel @ (zur Herleitung siche A.2.1):

r 1 b\ ' 1-3 sin O Urot
Q_m{(l—g) —(1-0) }xm, (4.10)

Fiir sehr grofie Abstidnde r — oo geht die Teilchentrajektorie in einen radialen Verlauf iiber,
wobei ®' den asymptotischen Wert

& — 1-(1- b)l_ﬁ " sin Og vpot
b(l - ﬁ) UOO(GO)

(4.11)

annimmt.

In Abbildung 4.1 sind drei Trajektorien eingezeichnet, die die verschieden starken Kompres-
sionen (bis hin zur Scheibenbildung) beschreiben. Ein Blick auf Gl. (4.11) fiir den maximalen
Azimutalwinkel @ auf der Orbitalebene zeigt, da8 diese verschiedenen Fille von vier Parametern
abhingen:

e Rotationsrate v.ot: Je schneller der Stern rotiert, desto stirker ist die anfédngliche Ablen-
kung in Richtung der Aquatorebene (Kurve c). Im Falle eines nichtrotierenden Sternes
erfolgt gar keine Ablenkung (Kurve a).

e Expansionsparameter 3: Je gréfler 3, d.h. je langsamer die anfingliche Expansion ist,
desto stdrker kdnnen die Partikel durch die vergleichsweise grofie Rotationsgeschwindigkeit
abgelenkt werden.

e Anfinglicher Polarwinkel ©¢: Je niher am Aquator die Teilchen die Oberfliiche verlassen,
desto hoher ist auch die anfingliche Azimutalgeschwindigkeit vg(©g, Ry).
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Abbildung 4.2: Rolle der Zentrifugalunterstiitzung bei der kréftefreien Bewegung eines Teilchens:
Das Teilchen besitzt beim Verlassen der Sternoberfliche nur eine azimutale Geschwindigkeits-
komponente, die im Laufe der Zeit in eine radiale iibergeht.

e Endgeschwindigkeit v, (0g): Je groBer ve, (Op) ist, umso stirker iiberwiegt die radiale Ex-
pansion von Anfang der Bewegung an, und das Teilchen befindet sich sehr bald in groferer
Entfernung vom Stern, wo vg ~ 1/r schon zu deutlich niedrigeren Werten abgesunken ist.
Dadurch kommt es nur zu einer schwachen Ablenkung.

Die physikalische Erklirung des Kompressionseffektes ist folgende:
Die prinzipielle Rolle der Zentrifugalunterstiitzung zur radialen Expansion eines Teilchens ist
in Abb. 4.2 dargestellt. Man stelle sich ein Teilchen vor, das die Oberfliche eines rotierenden
Sternes in Richtung €g verldfit, ohne im weiteren Verlauf seiner Bewegung eine Kraft zu spiiren
(d.h. weder Strahlungsdruck noch Gravitation). In den Koordinaten (0, ®,r) ausgedriickt geht
die urspriingliche azimutale Geschwindigkeitskomponente vg (¢ = 0) in eine radiale (¢ > 0) iiber,
ohne daf sich der anfingliche Drehimpuls L durch die Zentrifugalbeschleunigung dndert.
Fiir v,o¢ = 0 muf allein der Linienstrahlungsdruck das Material gegen die Gravitation un-
terstiitzen, sobald die Druckterme jenseits des Schallpunktes verschwinden. Dagegen ist die
Linienstrahlungskraft im Falle hoher Rotationsraten wegen des aufgrund der Zentrifugalun-
terstiitzung erhchten Massenverlustes anfangs sehr klein (g5 ~ 1/p®=% mit a ~ 0.7, § ~ 0.1
im O-Sternbereich; vgl. Kap. 4.2.2), und in dem Bereich, in dem die Gravitation den Linien-
strahlungsdruck iiberwiegt, sorgt nun der zusitzliche Zentrifugalterm dafiir, dal das Material
weiterhin nach auflen beschleunigt wird. Im nichitrotierenden Inertialsystem ergibt sich aber
durch die vektorielle Addition von §&™ und §'i"*s (wobei |7 &2v| > \g‘“neS\) eine Komponente
der Gesamtkraft, die (in der nérdlichen Hemisphére) in die negative Richtung der Rotationsachse
(d.h. auf die Aquatorebene zu) zeigt und das Teilchen in Richtung der Aquatorebene ablenkt.
Wenn diese Kraft lange genug in diese Richtung wirken kann, resultiert eine Kompression bis
hin zur Scheibenbildung.

Transformiert man die Geschwindigkeiten in der Orbitalebene auf das stellare System (siehe
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BC), erhilt man die analytischen Ausdriicke fiir das Geschwindigkeitsfeld:

Urot SiN Og cos O /

ve(0,r) = . spo °n ¢ (4.12)
.2
Vpot SIN“Og
= 4.1
va(®, ) r sin® (4.13)
b\ ?
v(Q0, 1) = V50(O0) (1 — 5) , (4.14)
: g
UOO(GO) - C’Uesc (1 - M) (415)
Ucrit
wobei (0, r) durch iterative Lésung von
cos © = cos Oy cos ' (4.16)

(vgl. BC, Gl. 19) mit Gl. (4.10) fiir ® gefunden werden kann.
Die Dichteschichtung fiir den Fall gemiBigter Kompression (d.h. ® < 7/2) ergibt sich zu (BC,
Gl. 22):

M(©
p(@,r) = — (B0 (4.17)
Arr v, (dp/dpo)
mit p = cos O, pp = cos Og und dem mit 47 R2 multiplizierten lokalen Massenfluf
y y Urot ¢
M(@O) = Mnr (1 — sin @0 ) s (418)
Ucrit
wowei € = —0.43 und M, die Massenverlustrate des nichtrotierenden Sternes bezeichnet (vgl. FA).

Der Ausdruck fiir dp/dpg findet sich in A.2.1.

Diese analytischen Ausdriicke sind solange giiltig, solange die sich in den beiden Hemisphiren
startenden Teilchentrajektorien nicht in der Aquatorebene treffen, d.h. keine Scheibenbildung
stattfindet.

4.1.2 Modellergebnisse fiir O-Uberriesen-Winde

Um nun die Folgen der Windkompression auf die Dichtestruktur und das Geschwindigkeitsfeld
von Sternwinden abzuschitzen, wollen wir das BC-Modell auf einen typischen O-Sternwind an-
wenden und die Resultate mit denen vergleichen, die sich fiir eine 1-D sphérisch-symmetrische
Dichteschichtung ergdbe. Diese Ergebnisse resultieren aus rein analytischen Rechnungen nach
der oben vorgestellten Methode. Beziiglich numerischer Simulationen (die auch Winde mit Schei-
ben umfassen) sei auf Kap. 7 und Kap. 8 verwiesen.

Zu diesem Zweck werden folgende Stern-/Windparameter angenommen (konsistent mit dem
,,Paradestern” ¢ Puppis):
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Tog = 42000 K Vmin = Vsound & 20 km s7!

logg = 3.6 Voo pole = Voo (6 = 0) = 2250 km s~!
R. =19 Ry B=1.0

M. =525My  a=06

L.=10°Lg §=0.

Vese = 730km s™8 M =6.0-107% Mgyr~!

Unsere Wahl von vy, ist dadurch motiviert, dafl Testrechnungen mit den obigen Sternparame-
tern und vy < 5km s~! bereits fiir vpo; & 220 km s~! zu einer Scheibenbildung (d.h. ® > 7/2)
gefiihrt haben. Der Grund fiir die verfriihte Scheibenbildung liegt darin, daf wir in der Uber-
schallndherung die im untersten Windbereich wichtigen Druckterme vernachldssigen. Dadurch
kann dort die Zentrifugalunterstiitzung zu einer verstirkten Ablenkung der Teilchen auf die
Aquatorebene fiihren. Die korrekte hydrodynamische Beschreibung bei den numerischen Simu-
lationen in Kap. 7 und Kap. 8, die die Druckterme mitberiicksichtigt, liefert in der Tat eine
héhere Rotationsgeschwindigkeit fiir das Einsetzen einer Scheibenbildung (vgl. Kap. 7.2). Daher
wihlen wir (in Ubereinstimmung mit dem BC-Modell, bei dem r; & r, ~ R.) als Startgeschwin-
digkeit vsound-
BC verwendeten in ihrer Untersuchung von B-Sternen den Parameter ( als frei, da sich mit
kanonischen Werten fiir « fiir Sterne diesen Spektraltyps eine deutliche Diskrepanz zwischen
theoretisch vorhergesagten und beobachteten Werten von v, ergibt. In unserem Fall jedoch im-
plizieren die beobachteten v., einen Wert von ¢ & 3.08, der mit einem typischen force multiplier-
Parameter a & 0.6 vertriglich ist (der tatsidchlich entscheidende Wert ist nicht «, sondern a—§,
wobei § Anderungen in der Tonisationsstruktur mitberiicksichtigt; vgl. Pu96 und Kap. 4.5).
Als erstes untersuchen wir das Verhalten der verschiedenen Komponenten des Geschwindig-
keitsfeldes, ve, vg und v,. Abb. 4.3 (oben) zeigt den radialen Verlauf von v, (0, r) fiir verschiedene
Co-Breiten © in Abhéngigkeit von z wobei v,.(0,r) auf die 1-D Geschwindigkeit v, 1_p

Up1-D = vr,pole(r) = voo,pole(l - b/x)ﬁv mit: b=1— (’Umin/voo,pole)l/ﬁ7 Voo,pole = Cvesc (419)

normiert ist.

Wie man sieht, ist der radiale Ausstrom fiir alle Breiten langsamer als die entsprechende 1-D
Stromung, wobei diese Diskrepanz in Einklang mit Gl. (4.15) fiir v.,(©,r) bei hoheren Rota-
tionsraten vyt und groferen © zunimmt. Als Konsequenz daraus sollte man bei einer Aufsicht
auf die Pole eine hdhere Endgeschwindigkeit beobachten, als wenn die Sichtlinie auf der Aqua-
torebene liegt.

Abb. 4.3 (Mitte) zeigt das Verhéltnis der azimutalen Komponente vg(0,r) zu v, (0, r) fiir
verschiedene ©. In Sternnéhe iiberwiegt die azimutale Bewegung die radiale sehr deutlich, wobei
dieser Effekt erwartungsgemiB in der Aquatorebene am stiirksten ist, wo sin®y = sin® = 1
(vgl. Gl. (4.13)).

Fiir groBere Radien (2 2> 1.1) verschwindet die Azimutalgeschwindigkeit, da sich vg proportional
zu 1/r verhilt, und die Teilchenstromlinien verlaufen rein radial.

Das Verhiltnis der Polargeschwindigkeit ve (0, r) zu v, (0, r) ist in Abb. 4.3 (unten) dargestellt.
Nahe der Sternoberfliche haben die Teilchen noch so gut wie keine Ablenkung in Richtung
der Aquatorebene erfahren, weshalb ve gleich Null ist. Mit wachsendem Abstand r nimmt vg
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Abbildung 4.3: Geschwindigkeitskomponenten fiir einen Sternwind mit Rotation gegen Abstand
r von der Sternmitte fiir verschiedene Co-Breiten ©. Modellparameter wie im Text, mit am
sonischen Punkt fixiertem Sternradius. Links: vyt = 100 km s™'; rechts: vy = 300 km s~ 1.

oben: v, (0, r)/v,1_p(r), Mitte: vs(0,r)/v,(0,r), unten: ve (O, r)/v,(O,r).
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Abbildung 4.3: (fortgesetzt) Das Verhidltnis ve(0©,r)/ve(0,r) gegen r fiir verschiedene Co-
Breiten ©. Links: v.o; = 100 km s_l; rechts: vyor = 300 km s~ 1.

am stdrksten fiir mittlere Breiten zu, da fiir diese eine optimale Kombination von Neigung der
Orbital- zur Aquatorebene und differentieller Rotation gegeben ist.

Uber den Polen und in der Aquatorebene verschwindet vg. Im ersten Fall ist die Rotations-
geschwindigkeit gleich Null, und im zweiten Fall haben sich die Teilchen schon sehr lange auf
ihrer Orbitalebene bewegen miissen, um iiberhaupt die Aquatorebene erreichen zu kénnen. Folg-
lich befinden sie sich bei sehr grofien Radien, wo die Bewegung schon in die radiale Expansion
iibergegangen ist, da der rein radiale Strahlungsdruck die anderen Krifte, vor allem die Zentri-
fugalunterstiitzung, langst dominiert.

Das (relative) Maximum von vg ist nahe des Sternes (r &~ 1.01) erreicht, wo ve Werte in der
GroBenordnung von v, besitzt. Fiir grofere r nimmt vg ab und geht als Funktion von 1/r asym-
ptotisch gegen Null. Im Hinblick auf eine spitere Anwendung dieses analytischen Windmodelles
auf die H,-Linienprofilsynthese (Kap. 9) zeigt Abb. 4.3 den direkten Vergleich von vg mit ve.
Nahe des Sternes (z < 1.01...1.1) iiberwiegt die Rotation die Polarbewegung bei weitem. Fiir
grofie r konvergiert das Verhiltnis ve (0, r)/ve(0,r) auf cot Ogsin @ (vgl. Gl.(4.12,4.13)) und
ist in den polaren Regionen maximal.

Um nun die 2-D Dichteschichtung p2_p = p(0, r) mit einer radialsymmetrischen p1_p = p(r)
vergleichen zu kénnen, mufl

p1_p(r) = My_p/(4nr*v, _p) (Kontinuititsgleichung) (4.20)

mit einer Massenverlustrate M;_p definiert werden, die identisch zur oberflichenintegrierten
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Massenverlustrate des rotierenden Sternes ist:

2 T . /2
‘ . M(©) . dp\ 7'
— 2 — _
Mi_p = / R: /sm@o oy dOgdd = /sm@ (d,uo M(©g) dO
0 0 0
/2
=: / sin @ 47r2p(0,7) v,(0,7)dO | Vr € [Ru; Tmax) » (4.21)
0

mit dem maximalen Windradius rmay. Die dritte Identitdt folgt aus Gl. (4.17). Aufgrund der
Massenerhaltung mufl der {iber eine Sphére mit Radius r integrierte Massenstrom erhalten blei-
ben. Diese Forderung bietet einen exzellenten Test der Genauigkeit der Rechnung.

Ergidnzend mufl noch hinzugefiigt werden, daf§ Ml—D und Mnr in Gl. (4.18) sehr wohl
verschiedene Gréfien sind. Die Massenverlustrate eines nichtrotierenden Sternes Mnr andert
sich aufgrund der Rotationseffekte, die zu einem erhdhten oberflichenintegrierten Massenstrom
Ml—D fithrt. Im folgenden werden wir Ml—D stets als die Massenverlustrate eines Windes
mit einer 2-D Dichteschichtung bezeichnen. Einen Eindruck der Anderung von M als Funk-
tion der Rotationsrate gibt das Beispiel fiir unser O-Stern-Modell (Parameter wie oben) mit
My_p =6-10"° Mgyr~!. Die entsprechenden Massenverlustraten eines nichtrotierenden Ster-
nes wiren My, = 5.6-107¢ Mayr~! bei v = 100 km ™1 5.1-107% Mgyt~ (v = 200 km s~ 1)
und 4.4 - 107 Mgyyr=! (vpor = 300 km s_l.)

Das Resultat unserer Rechnungen ist in Abb. 4.4 gezeigt, in der das Verhidltnis zwischen
der 2-D Dichte ps_p und der 1-D Schichtung p;_p gegen die Entfernung 2 aufgetragen ist.
Bereits fiir die geringe Rotationsgeschwindigkeit v = 100 km s™' findet sich bei konstantem
x eine Absenkung der polaren und Erh6hung der dquatorialen Dichte. Dieser Dichtekontrast
zwischen Pol und Aquator wird immer ausgeprigter bei wachsendem r und ist duBerst signi-
fikant fiir eine hohe Rotationsgeschwindigkeit v = 300 km s™', ndmlich p(Aquator)/p(Pol)
~ 1.5(z = 1)...4(z = 100). Aus der geforderten Massenerhaltung, der Definition von M;_p
und in Hinblick auf GI. (4.18), folgt, daB am Pol M(©y = 0) < Mj_p und in der Aquator-
ebene M(©g = 7/2) > M;_p. Auf der Sternoberfliche folgt aus Gl. (A.2), daB du/dug = 1
((I)’(:U = 1) = 0). Zusétzlich gilt v,(0,2 = 1) = Vmin = v,1-p fiir alle Co-Breiten O, so daf
sogar an der Sternoberfliche iiber den Polen p(0,r) kleiner als p;_p(r) und in der Gegend des
Aquators groBer als p_p(r) ist.

Obwohl der Dichtekontrast fiir die meisten Breiten eine steigende Funktion von z darstellt,
sattigt er fiir grofie Entfernungen vom Stern (z 2 10), da vg und vg verschwinden und die Wind-
partikel radialen Stromlinien folgen. Interessanterweise verhalten sich die Dichtekontraste fiir die
mittleren Co-Breiten (© a8 40...60°), z.B. fiir vyot = 300 km s7! und ® = 40°, nicht-monoton
mit wachsendem z. po_p ist anfanglich gré8er als py_p, um dann bei gr68eren Distanzen kleiner
als py_p zu werden. Dieses Phiinomen ist durch die radiale Abhzngigkeit von du/dug, M (o) und
v, (0p) gegeben. Wie bereits herausgearbeitet, unterscheiden sich nahe des Sternes nur M ()
und M1—D und bestimmen ausschliefilich das Verhiltnis p(©,r)/p1_p. Fiir grofiere Werte von
x stammt bei konstantem © das abgelenkte Material von urspriinglichen Co-Breiten ©y < ©.
Nach Gl. (4.18) entspricht dies einer Absenkung von M (@). Zusitzlich nimmt das Verhiltnis
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Abbildung 4.4: Wie Abb. 4.3, aber jetzt fiir das Verhiltnis p(©,r)/p1_p(r). Links: v, =
100 km s_l; rechts: vyor = 300 km s 1.

v (0©,7)/v,1-p (abgesehen von den Polen, vgl. Abb. 4.3) fiir alle © ab, und dg/dpg ist iiber
den Polen gréBer und in der Nihe der Aquatorebene kleiner als 1 (Abb. 4.5). Es ist nun die
Kombination dieser drei Groflen, die in verschiedener Weise von z abhingen, die letztendlich fiir
mittlere Breiten die Nichtmonotonizitit des Verhéltnisses po_p/p1_p bedingt.

Also lassen sich im Rahmen des Kompressionsmodelles die Effekte der Rotation auf die hy-
drodynamische Struktur exemplarischer O-Sternwinde wie folgt zusammenfassen: Sehr nahe des
Sternes und mit Ausnahme der Pole, wo die radiale Expansion stets dominiert, {iberwiegt die
azimutale Geschwindigkeit vg bei weitem die radiale Expansion v, und polare Ablenkung vg.
Im Gegensatz dazu besitzt ve nur innerhalb eines schmalen radialen Intervalls bei mittleren
Breiten merkliche Werte, die im Falle sehr hoher Rotationsraten (vyot 2 300 km s_l) in der
Gréfenordnung von v, liegen kénnen. Diese kleine Geschwindigkeitskomponente reicht jedoch
aus, Material in Richtung der Aquatorebene abzulenken und so einen Dichtekontrast zwischen
polaren und dquatorialen Regionen herbeizufiihren, der sowohl mit der Rotationsrate als auch
mit der Entfernung vom Stern zunimmt und bei realistischen maximalen Rotationsraten Werte
bis ~ 4 erreichen kann. (Wie wir in Kapitel 9.4 sehen werden, wird dieser Dichtekontrast deut-
liche Konsequenzen fiir die Linienprofilsynthese haben.)

Diese Untersuchungen geben uns einen ersten Eindruck von der Relevanz der Geschwin-
digkeitskomponenten fiir die Dynamik des Windes. Dariiber hinaus lassen sich anhand dieses
einfachen analytischen Modelles fiir die gemifBigte Kompression Ergebnisse entsprechender nu-
merischer Simulationen iiberpriifen (vgl. Kap. 7).
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Abbildung 4.5: Wie Abb. 4.3, aber jetzt fiir du/dpg und vpey = 300 km s

4.2 Die Strahlungsbeschleunigung

In diesem Abschnitt wollen wir den allgemeinen Ausdruck fiir die Linienstrahlungs- und Konti-
nuumsbeschleunigung an einem Ort 7 im Wind herleiten.

Bezeichne im weiteren ¢ die Zeit, d©2 ein Raumwinkelelement, d A ein Flichenelement, v die
Frequenz und 7’ die Richtung der Strahlung. Ist § ' die innerhalb des Zeitintervalls [t,£4d ¢] und
Frequenzintervalls [v,v 4+ d v] iiber die Strahlung durch dA in d2 transportierte Energiemenge,
dann ist am Ort 7 die spezifische Intensitdt /(7, @', v, t) folgendermafen definiert:

I(F, @' v, t)
6E: ) ) ) .
dQdtdvdAcosf

Hierbei bezeichnet # den Winkel, den die Flichennormale mit 7’ bildet.

Definiert man nun die Opazitit x(7, @', v,t) iiber die Energiemenge, die ein sich in dQ2 ausbrei-
tender, senkrecht auf ein Flichenelement dA (d.h. cos§ = 1) treffender Strahl der spezifischen
Intensitit I(7, 7', v,t) lings des Weges ds in [v,v + dv] und [t,t + d t] verliert, gemiB

SE = x(F, 7' v, t) I(F, 7' v,t) dQdtdvdAds (4.23)

(4.22)

so ergibt sich mit dem lings 7’ iibertragenen Impuls
Sp(i) = 6E/c (4.24)

der Ausdruck fiir die entsprechende frequenzintegrierte Beschleunigung aufgrund der Strahlung
aus dem gesamten Raumwinkel 47:

17 17 _
g ) = —/ dv ]{ ko, (7, 7@ O I(F, 7 ) 7' dQ = —/dym F, (7, t) (4.25)
C C
0 Q=4r 0



4.2. DIE STRAHLUNGSBESCHLEUNIGUNG 45

mit dem Massenabsorptionskoeffizienten k,, (7,7, t) = x(7, 7', v,t)/p(7,t) und dem Strahlungs-
fluBvektor F, (7, ¢).
Generell gilt fiir die Strahlungsbeschleunigung 74 am Ort 7 im Wind

g»rad( ) g»cont(f—.»’ t) T g»lines(f—.»’ t) 7 (426)

wobei § ¢ die Kontinuumsstrahlungsbeschleunigung bezeichnet.

4.2.1 Kontinuumsstrahlungsbeschleunigung

Im Windbereich heifiler Sterne kann in guter Ndherung davon ausgegangen werden, dafi der
hauptsichliche Beitrag zur Kontinuumsstrahlungsbeschleunigung aus der Thomson-Streuung
7™ stammt, d.h.

geort(Fty=gTh /dz/ % spl(r, @' v, t) 7' dQ . (4.27)

Q=4r

Hierbei haben wir angenommen, dafi der Thomson-Streuquerschnitt und damit sy richtungsun-
abhéngig sind, was in guter Ndherung erfiillt ist (vgl. Mihalas 1978, Kap. 4-5, S. 106). Gemi#f
Gl. (4.3) hdngt sg iiber die Elektronenanzahldichte n, nur von den lokalen Gré8en p, Yy, und
Iy ab.

Fiir die weitere Darstellung gehen wir von der Konvention aus, daf @’ von der Sternoberfliche
nach 7 zeigt, d.h. 7’ hingt mit dem in Kapitel 3.2, Abb. 3.2 eingefiihrten Richtungsvektor @ im
lokalen Orthonormalsystem (z,,, y,, z,) iiber

7= — (4.28)

zusammen.
Wir gehen im weiteren von einem optisch diinnen Kontinuum aus und vernachldssigen den Ein-
flufl eventuell vorhandener diffuser Strahlung aus dem Wind, d.h. die Bestrahlung kommt direkt
von der Sternoberfliche, wobei die entsprechende Intensitit IS(7, %') keine Anderung erfihrt, bis
die Strahlung in ¥ ankommt.

Die prinzipielle Geometrie hatten wir in Abb. 3.2 skizziert. Die rotationssymmetrische Stern-
oberfliche mit Radius R.(®) wird von einem von 7 ausgehenden und in Richtung # laufenden
Strahl an zwei DurchstoSpunkten (bzw. durch eine Tangente an den Rand) getroffen. Die In-
tensitdt I5(7' = —m) ist somit durch die physikalischen Verhiltnisse an dem zuerst getroffenen
Aufpunkt auf der Sternoberfliche bestimmt.

Damit erhalten wir den Ausdruck fiir die (frequenzintegrierte und stationire) Kontinuumsbe-

7 Com () = SE/dy / Ie(7, @) 7' d (4.29)

0 Q=0

schleunigung:

Q. bezeichnet den von 7 aus betrachteten vom Stern ausgefiillten Raumwinkel.
In Kap. 4.2.3, Gl. (4.48) geben wir den Grenzfall fiir gc°* in sphirisch-symmetrischen Winden
an.
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4.2.2 Die Linenstrahlungsbeschleunigung

Bei der Herleitung der Linienstrahlungsbeschleunigung werden wir von zwei N&herungen Ge-
brauch machen: Zum einen beschrinken wir uns auf eine lokale Beschreibung der Linienstrah-
lungsbeschleunigung, die sogenannte Sobolev-Niherung (Sobolev 1957), in der die Makrovaria-
blen des Strahlungstransportes (wie Opazitit und Quellfunktion) ausschliefilich von den lokalen
physikalischen Bedingungen bestimmt sind (siehe Anhang A.1).

Zum anderen behandeln wir die Vielzahl der beitragenden Linien in einem statistischen
Sinne, so dafl unter Annahme einer Linienverteilungsfunktion vom Verhalten einer Linie auf das
des gesamten Linienensembles geschlossen werden kann.

Die Linienstrahlungsbeschleunigung

Fiihrt man unter Verwendung der frequenzabhdngigen Linienopazitit y, und Linieniibergangs-
frequenz v1, die frequenzintegrierte Linienopazitdt i, ein, mit

v 1 1 — .
Xp, = %; P, = ﬁA—I/D exp (_VAVSL) (Dopplerbreite Avp = v, Vtherm/c), (4.30)

so kann man fiir v = vy, die Linienstdrke ki, definieren:

b — XU(VL)ﬁ — XU(VL)ﬁ _ X1,
L=

SEP Oec -~ Avpo.

(4.31)

Diese Gréfle driickt, abgesehen von einem Faktor /7, die maximale Linienopazitit in Einheiten
der minimalen Kontinuums(Thomson)-Opazitit aus.
X1, berechnet sich gemif

7T62

gfi((m/g1) = (nu/gu)), (4.32)

mit dem gf-Wert g f1,, den Besetzungszahlen und statistischen Gewichten des beitragenden unte-
ren (/) und oberen (u) Niveaus ny, ny, g1, gu, der Elementarladung e und der Elektronenruhemasse
Me.

Zur Vereinfachung der Notation sei im folgenden die zeitliche Abhdngigkeit der Gréfien p, 7, @
und I7 nicht explizit angegeben.

In der Sobolevndherung ergibt sich die Strahlungsbeschleunigung einer einzelnen Line zu (Ry-
bicki & Hummer 1978):

Flne(7) = xi(7) / Io(F, @) (1 — exp(—Ts(7, ﬁ/))) i’ dQ (4.33)

ep(i) J 7

XL = Mec

C

Tg bezeichnet die optische Tiefe in Sobolevniherung:

X1, AL

SEP (F) Utherm
|7’ - V(7'

=1L ky, . 4.34
|ﬁ/V(ﬁ/E)| SIOSE L ( )

Ts(F,ﬁ/):kL = kptg =
ts = SEp(7)Vtherm/|7 - V(7'T)| ist der Sobolev-Parameter (fiir die radiale Richtung ist t, =
SEP(7) Vtherm/ (dv, /dr) der von Castor (1970) eingefiihrte Tiefenparameter) und Lg die in An-

hang A.1 definierte Sobolev-Lange. Lg gibt an, auf welcher Langenskala sich v um v¢perm dndert.
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Die Sobolev-Niherung gilt nur dann, wenn die Langenskala, innerhalb der die Makrovariablen
des Strahlungstransportes (wie Opazitdt und Quellfunktion) als konstant betrachtet werden
konnen, grofler oder gleich Lg ist.

Die Gesamtbeschleunigung aller Linien ergibt sich somit durch Summation iiber die Einzelbei-

trage:
. 1 _ . > o
g)hnes(f—:) _ Z / I;S(Fy ﬁl) ( eXP( _,T_S,,(ﬁn ))) 7 dO (435)
Linien T, ] s (7 77)
Wie nun bisherige Untersuchungen gezeigt haben (CAK, Abbott 1982, PPK, Puls et al. 1999

(Pu99)), kann die statistische Verteilung der Spektrallinen in Form einer Linienverteilungsfunk-
tion beschrieben werden, die von der Linienstdrke k1, und der Frequenz v abhingt und die Form

xi(7)
cp(7)

eines Potenzgesetzes besitzt:
dN (v, k1) = —No f.(v) kﬁ_Q dv dky, exp(—KL/Fmax), (4.36)

mit « €]0, 1[, kK1, = k1L SE, Fmax = FmaxSE. Dabei wird angenommen, daf die frequentielle Vertei-
lung unabhdngig von der Linienstirke ist. Die ,,Normierungskonstante” Ny ist dabei noch nicht
festgelegt und kann in Abh&ngigkeit vom Ort 7 im Wind durchaus variable Werte besitzen.
Der zusitzliche Exponentialfaktor mit dem Abschneideparameter (cut-off parameter) Kmayx beriick-
sichtigt, dafl ein reines Potenzgesetz nicht in der Lage ist, die Existenz einer einzelnen stédrksten
optisch dicken Linie (k1, = kmax) zu modellieren (Owocki, Castor & Rybicki 1988).

Man beachte, dafl diese Parametrisierung der Linienverteilung keinen Linieniiberlapp und damit
keine Multiline-Effekte beriicksichtigt, und man somit nur eine einzige Streuung pro Photon in
benachbarten Linien beriicksichtigt (d.h. wir beschrinken uns auf die Finfachstreuung, bei der
die Photonen, unabhdngig von der Liniendichte, jeweils nur in einer einzigen Linie mit den lonen
wechselwirken).

Die Annahme dieser Linienverteilungsfunktion und Substitution von k1, = kr,sg und Gl. (4.34)
fiir 75 erméglicht den Ubergang von der Summe in Gl. (4.35) zum Integral:

- 00
. erm IV 7 7
g»hnes(f') — W / dv fy(V) 14 / dQ nllz(/:(rv n/)

c

0 Qe
deL HE_Q ei(p(—m}{/jmax) B f@ﬁ_z eXp(—lﬁL/fmaX —_)R};p(F)Ls(F, ') (4.37)
p(r)LS(r,n) p(r)LS(r,n)

0
In diesem Ausdruck wird a noch als globaler, von lokalen physikalischen Bedingungen unabhingi-
ger Parameter betrachtet. Diese Annahme werden wir in Kapitel 4.5.5 bzw. 8 aufgeben und eine
verallgemeinerte, von lokalen Bedingungen abhdngige Parametrisierung vorstellen. Unter Ver-
wendung der analytischen Losung des innersten Integrals iiber sy, (sieche Gl. (A.7)) erhdlt man
nach einiger Algebra:

- 00
. ermN I n rom
ghnes(F) — SE UthQ 0 (04) / dv fl, (l/) v / dQ nllﬁ(ﬁ n/)

c 11—«
0 Qc
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mit Tiax (7, ') = Emax p(7)L ( 7, ') und der Gamma-Funktion T'(a). Mit der frequenzintegrier-
ten stellaren Intensitdt [°(7, 7’') und unter Vernachlissigung der Richtungsabhingigkeit von

(I;(r ") /197, @) folgt:

i _ Sl_av herm Vo ['(a IC
g = Ul ”/d v () x

c? 1-
0

—»/_V(T—L»/ﬁ)| o7 1 11—«
dQa' 1°(r, w' [ V()] N1+ ——= . 4.
Q/ ' (r7 " ) { ( p(F)vtherm ) |: + TmaX(F7 ,ﬁ:/):| ( 39)

C

Prinzipiell kénnte das Gravity Darkening (siehe 4.3) einen Einflufl auf die Winkelabh&ngigkeit
der spezifischen Intensitdt und des Verhiltnisses (I5(7, 7')/I°(7,7')) besitzen, wenn aufgrund
der verschiedenen Oberflichentemperaturen die Maxima der Intensitit an den Polen bzw. am
Aquator in Frequenzbereichen liegen, fiir die jeweils unterschiedlich viele starke treibende Linien
beitragen. Jedoch akzeptieren wir diese Naherung insbesondere im Hinblick auf die in Kapitel
4.5 entwickelte approximative Methode zur Berechnung der Linienkraftparametrisierung, fiir
die wir an jedem Punkt 7 eine ,,mittlere” bestrahlende Atmosphéire definieren werden, um eine
realisierbare Rechenzeit garantieren zu kdnnen.

Um die Abhéngigkeit des lonisationsverlaufes von der Teilchendichte und der Verdiinnung des
stellaren Strahlungsfeldes zu parametrisieren, fiihrte Abbott (1982) folgenden Korrekturterm

ein:
)

Ne - 1071
(T) ' (4.40)

Wi_p ist der fiir eine sphirisch-symmetrische Geometrie definierte Verdiinnungsfaktor (Miha-
las 1978, Gl. (5-36); zur Verallgemeinerung dieser Gréfle fiir beliebige Sternoberflichen siehe
Kap. 4.4, Gl. (4.114)):

1
Wip =3 [1 —(1- (R*/r)Q)l/z] , (4.41)
Mit der Definition des force multiplier- Parameters kcax (vgl. CAK, Pu99)

kCAK:Novzherm I'(a) / dv f, () v (1) (4.42)

11—« I°

0

und der Grofie 5

~ ne - 10711
kcax(r) = koak (W) (4.43)

erhalten wir schlieilich:
) l—o/]; St —f o 1 11—
i) = TEtoalr) [ aewrw (—|n o U)l) | [” 7 ~/)] - (144)

c ,0(7“ )'Utherm Tmax(ry n

c

Wie « sind auch kcax und & im folgenden als globale Parameter angenommen. Diese Niherung
werden wir in Kap. 4.5.5 bzw. 8 aufgeben.
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Um die fiir beliebige Sternoberflichen giiltigen Ausdriicke fiir die Linienstrahlungs- bzw. Kon-
tinuumsbeschleunigung studieren zu kénnen, benétigen wir den projizierten Geschwindigkeits-
gradienten |77 - V(7iv)| fiir die Richtung # (definiert wie in Kap. 3.2, Abb. 3.2). Aufgrund der
Azimutalsymmetrie um die Polarachse vereinfacht sich dieser komplexe Ausdruck (fiir die Her-
leitung sei auf z.B. Batchelor 1967, Koninx 1992, Petrenz 1994 verwiesen) zu:

Do, 19 ‘0 ,
i V(i) = ((;;)CLQ—I—(_(;S)—I— ) 2+(w+%> a2+

dve ve 10dv, Jve 1 dve
(W‘ e ;%) s (a—) s (;%) @2 s

(r 5;’;@) a3 aa, (4.45)
mit den trigonometrischen Faktoren
a = n,=n,, =cosv
a; = ne = n,, =sind cosy
a3 = Mne =Ny, =sindsingp
ay = Ong/0® = —n; = —cos? sin O — sin I cos ¢ cos O (4.46)

4.2.3 Grenzfalle

Die komplexen Ausdriicke fiir ™ und 7 '** besitzen zwei wohlbekannte einfache Grenzfille

(fiir die wir Tmax > 1 annehmen wollen):

o Punktsternndherung: Diese Niherung ist die einfachst mogliche fiir die Berechnung der
Strahlungsbeschleunigung und gilt bei einem rein radialen sphérisch-symmetrischen Ge-
schwindigkeitsfeld fiir grofie Entfernungen vom Stern. 7 i"®s und g reduzieren sich dabei
auf radiale 1-D Skalare.

Da die stellare Strahlung als radial angenommen wird, ergibt sich die Intensitdt ¢ = I
aus

~ cont

L./ (4mr?) = | F| = / I 8(i7 — 7)id = I (4.47)
e
zu I° = L,/(47r?), wobei i || 7.
cont

Damit erhdlt man mit Gl. (4.29) als Kontinuumsbeschleunigung g<p

cont sp L. SE
—— = —F, 4.48
9r1-D — Anrlc p ( )

mit dem skalaren Strahlungsfluf F(= ogT%). Somit variiert die Thomsonbeschleunigung
mit 1/r? und fiihrt zu einer Reduktion der effektiven Schwerebeschleunigung.

Fiir glines ergibt sich (mit Timax > 1) aus Gl. (4.44):

T l1—«a [
lines __ kCAKSE L* :| _ SEL* 7. — cont

r N C 471'7“2 [p(r)vtherm

k tr = k tr_
I 2C CAK gr 1-D CAK

1 Jv,
or
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Die letzte Gleichung verdeutlicht auch, weshalb (kcak, @, §) ,,force multiplier”-Parameter
genannt werden: Mit ihrer Hilfe 148t sich die Linienstrahlungsbeschleunigung in einfacher
Weise in Abhdngigkeit der Kontinuumsbeschleunigung glff)lnfD ausdriicken. (Wir werden

das Konzept des force multipliers eingehend in Kap. 4.5.1 behandeln.)

Sphdirischer Stern mit gleichférmig strahlender Oberfliche: Fiir diesen Fall (ve = ve = 0,
R.(©) = const. = Ry, 3/00 = 0, Tmax > 1) reduziert sich der Ausdruck fiir g'es(7)
(Gl. (4.44)) aus Symmetriegriinden wiederum auf einen rein radialen Skalar, und der pro-
jizierte Geschwindigkeitsgradient (Gl. (4.45)) lautet:

5 Ov,

[ V()] = |1

+(1—ph)E (4.50)

wobei u = cos .
Mit IS = B, ergibt sich der an der sphérischen Sternoberfliche definierte Fluf:

L,

47r

. (4.51)

00 2m m
F:/ dv / dcp/ sinddd B, D(7, %) = ogTig =

0 Jo /2
D(, 1) bezeichnet den Korrekturfaktor fiir die Mitte-Rand-Verdunkelung (limb darke-
ning). Dieser ist im allgemeinen fiir jede Richtung 7 eine Funktion des Winkels zwi-
schen 7 und der Normalen auf der Sternoberfliche. Dieser physikalische Effekt stellte
sich bei allen bisherigen Untersuchungen im Falle heifler Sterne nur als minimal heraus
(vgl. z.B. Haser 1995 (Kap. 3.2.3)), und Vergleichsrechnungen fiir die in Kapitel 4.3.4
diskutierte allgemeine Kontinuumsbeschleunigung unter Annahme bzw. Vernachldssigung
eines linearen Mitte-Rand-Verdunkelungs-Gesetzes in der Eddington-Niherung zeigen nur
minimale Unterschiede. Dariiber hinaus erfordert die korrekte Formulierung der Mitte-
Rand-Verdunkelung bereits fiir gleichférmig strahlende Sternoberflichen eine erheblich
aufwendigere Formulierung als ein lineares Gesetz (vgl. Wade & Rucinski 1985).
Aus diesen Griinden werden wir im Rahmen dieser Arbeit die Mitte-Rand-Verdunkelung
vernachlissigen. D(7, ) ergibt sich aus der Forderung, daf der raumwinkelintegrierte Fluf
den gleichen Wert wie in der Punktsternndherung besitzen muf}, zu:

1
D(F,7) = - (4.52)
T
Also vereinfacht sich Gl. (4.44) zu:
v, v\ @
s 27 1 2 F(1-p)Z
lines __ kCAKSE Ly / d / d or " (4 53)
go o = ¢ 4rip? L s p(7) Vtherm ’ )
0 Hox

wobei wir die Standardnotation ., = cos 9, = /1 — (R./r)? verwendet haben.
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Da dv,./0r > 0, v, > 0, laBt sich das Integral in Gl. (4.53) analytisch l6sen, und man erhilt
nach einigen Umformungen:

glines _ (1 + U)1+a B (1 + U:uz)l—l—a SEL* 7 |: 1 (8vr>] «

' C o(l4a)(140)* (1 —p?) d4rcr? SEP(T) Vtherm \ OF

= C’F‘(r7 Uy, d’l)r/dT, a) gﬁoln_tD ECAK t, " =CF- g}nines(Punktstern). (454)

o ist der erstmals von Castor (1970) eingefiihrte Expansionsparameter, der die Abweichung der
radialen von einer homologen Expansion (v,(r) = C'v,, C' = const.) beschreibt und durch

dv, Ju, d (Inv,)
_ )Y 1= -1 4.55
7 (37‘ / r ) d(Inr) (4:55)
gegeben und fiir mit r streng monoton wachsende Geschwindigkeitsfelder stets gréfler als —1
ist. C'F(r,v,,dv,/dr,a) bezeichnet den sogenannten , Korrekturfaktor” der Linienstrahlungs-

beschleunigung in Punktsternniherung fiir die endliche Ausdehnung der Sternscheibe (finite
cone-angle correction factor, CAK, GI. (50)).

4.2.4 Die nichtradialen Komponenten der Strahlungsbeschleunigung

In der allgemeinen Formulierung der Strahlungsbeschleunigung in Gl. (4.44) treten im Gegen-
satz zur Punktstern- bzw. finite cone-angle-Niherung nichtradiale Komponenten sowohl der
Linienstrahlungs- als auch der Kontinuumsbeschleunigung auf. Im folgenden wollen wir den phy-
sikalischen Ursprung dieser erstmals von Grinin (1978) und kiirzlich von Owocki et al. (1996,
1997) beschriebenen Komponenten vertieft diskutieren und in Erweiterung der bisherigen Ar-
beiten eine anschauliche Erklarung liefern.

Dazu gehen wir der Einfachheit halber von einer sphirisch-symmetrischen Sternoberfliche mit
konstanter Temperatur Teg aus, gestatten allerdings ein beliebiges 3-D Geschwindigkeitsfeld
(ve, ve,v,). Fiir die stirkste einzelne Linie sei Tmax > 1 angenommen, womit aus Gl. (4.44)
folgt:

~ 2T m
1—a 4 - —f — a
. k T -V
g»hnes(F) — SE CAK OB eff/ ng / sin ﬁdﬁ (w) . ﬁl . (456)
c T / E ,0(7“ )Utherm

Also geniigt fiir das Verstindnis der nichtradialen Komponenten gg“es und ggnes eine Analyse

des iiber €. integrierten Geschwindigkeitsgradienten. Wir wollen im folgenden diesen Ausdruck
fiir verschiedene Geschwindigkeitsfelder diskutieren, um ein grundlegendes Verstindnis fiir die
wichtigsten Eigenschaften der nichtradialen Linienstrahlungsbeschleunigung zu gewinnen.

lines

4.2.4.1 Polare Linienstrahlungsbeschleunigung gg

Gehen wir von einem rotierenden Sternwind aus, so hat die erste Untersuchung unter Annahme
des BC-Modelles in Kapitel 4.1.2 gezeigt, dafl veg < vg in Regionen in unmittelbarer Sternndhe
und ve < v, fiir groBere Radien angenommen werden kann. Diese Tatsache werden auch die in
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Kapitel 7 und 8 diskutierten numerischen Simulationen bestitigen.

Auch ergeben sich bei diesen im allgemeinen fiir alle hydrodynamische Rechenpunkte positive
Werte fiir 7 - V (70), d.h. im gesamten Windbereich ezpandiert das Material lokal. In einem
sphérisch-symmetrischen, monoton nach auflen beschleunigten Wind entfernt sich um einen be-
stimmten Aufpunkt das benachbarte Windmaterial nach allen Richtungen. Ist dieser radialen Be-
wegung eine differentielle Rotation bzw. Polarstrémung iiberlagert, so ist es im Prinzip nicht aus-
geschlossen, dafl entlang bestimmter Sichtrichtungen eine relative Kompression (7 -V (7it) < 0)
vorliegt, wenn die zusétzlichen Geschwindigkeitskomponenten grofi genug im Vergleich zur ra-
dialen sind. In solchen Féllen kénnte jedoch die rein lokale Beschreibung der Linienstrahlungsbe-
schleunigung in Frage gestellt sein, wenn fiir den betrachteten Punkt 7 gegebenenfalls raumlich
entfernte Orte im Wind existieren, an denen sich das Windmaterial beziiglich # in relativer Ruhe
zu 7 befindet. Diese Resonanzpunkte bilden in ihrer Gesamtheit die zu 7 geh&drende common
point(CP)-Resonanzzone (vgl. Rybicki & Hummer 1978). Trifft ein von der Sternoberfliche auf
7 gerichteter Strahl diese CP-Resonanzzone in 7 , bevor er in 7 eintrifft, so erfihrt seine Inten-
sitit bereits in dieser Zone eine Anderung (IP°% =
rein lokale Beschreibung der Linienstrahlungsbeschleunigung unter Annahme direkter stellarer
Bestrahlung mufl durch eine nichtlokale Formulierung des Strahlungstransportes ersetzt werden,
die den Einfluff rdumlich entfernter Prozesse mitberiicksichtigt (siehe dazu Rybicki & Hummer
1978, Mazzali 1990, Petrenz 1994).

Wie jedoch eine Parameterstudie von Petrenz (1994) gezeigt hat, mufl der Wind sehr langsam
expandieren und der Stern duferst schnell rotieren (3 & 2...3, vt 2> 0.5 04 ), daB derartige CP-
Resonanzzonen iiberhaupt entstehen kénnen. Selbst dann erfassen diese Zonen auch nur einen
unerheblichen Bruchteil des stellaren Raumwinkels €.

Aus diesem Gesichtspunkt erscheint die Beibehaltung der lokalen Beschreibung der Linienkraft
plausibel.

Fiir die folgende Ableitung wollen wir annehmen, daf§ @ - V (7i¢) fiir alle @ positiv ist. Wie die
erste Studie der Winddynamik in Kapitel 4.1.2 ergeben hat, kann die polare Geschwindigkeits-
komponente vg gegeniiber den beiden anderen, v, und ve weitgehend vernachlissigt werden, was
den Ausdruck fiir 7 - V (70) (Gl. (4.45)) vereinfacht. Um eine n&herungsweise giiltige Analyse
durchfiithren zu kénnen, ersetzen wir dv, /dr durch den Quotienten v, /r. (Streng genommen gilt
diese Annahme nur fiir homolog expandierende Stromungen.) Mit #' = —7 und ne erhilt man

aus GL(3.3):

1"¢e~m (™7 fiir alle Frequenzen v), und die

. k -
ggnesz CAKSE /dg/dﬁ sind ( —smﬁcos«p)

(4.57)

SUT 1 dvr o
+ r 90 ) + 3r d1as —I_ r 3@ “ 203 + r sm@ a3y
P( )Utherm

Beriicksichtigt man, dafl vg nur in unmittelbarer Sternn&he eine im Vergleich zu v, nennenswerte
Groflenordnung besitzt, kann man im wesentlichen v, > v annehmen. Klammert man aus dem
obigen Ausdruck fiir gines den Gradienten dv,/dr aus (unter der Annahme, daB dv,/dr > 0)
und entwickelt den resultierenden Ausdruck mit (1 + 2)* ~ 1+ az (z = [(1/r)0v,/0O +
f(ve)]/[0v./0r] < 1), so kann man das resultierende Integral analytisch 16sen. Dabei fallen
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durch die Integration iiber ¢ € [0,2r] alle Summanden der Form f(9)cosep, f(¥)sin g, und
f(¥) cos psin ¢ weg, und wir erhalten:

ines/ — ECAKsl_a Ov, /Or * o R. 2 Jv, /00
96" (F) = | = "—opTy LI N R /

c P(7) Vtherm 4r \Ur dv,. JOr
Der erste Faktor ist mit der radialen Linienstrahlungsbeschleunigung in Punktsternniherung
identisch. Anhand des zweiten Faktors erkennt man, daf fiir ein monoton steigendes radiales

Geschwindigkeitsfeld (0v,./dr > 0) die polare Linienstrahlungsbeschleunigung folgendes quali-
tatives Verhalten zeigt:

. (4.58)

ggnes > 0 falls  dv,./00 > 0
. (4.59)
ggnes <0 falls  dv,./00 < 0

lines

Damit zeigt sich, dafl die lokale polare Linienstrahlungsbeschleunigung ¢g&"®* das gleiche Vor-
zeichen wie der polare Gradient der radialen Geschwindigkeitskomponente dv, /00 besitzt und
niherungsweise zu diesem proportional ist. Wenn also v, in Richtung Pol zunimmt, ist eine nega-

tive, d.h. polwirts gerichtete Strahlungsbeschleunigung ggnes zu erwarten. Dieses Verhalten von

lines

g9g"®® wird von entscheidender Bedeutung fiir das Geschwindigkeitsfeld und die Dichteschichtung
strahlungsdruckgetriebener Winde sein (vgl. Kapitel 7.3).

Aus Symmetriegriinden muf} dariiber hinaus gelten, daf3 gg“es in der Aquatorebene verschwindet.

Dies 148t sich leicht zeigen (folgende Uberlegungen bendtigen wir auch in Kap. 4.2.4.2):

In der Aquatorebene sind aus Symmetriegriinden sowohl vg als auch alle Ableitungen beziiglich
O gleich Null zu setzen, und es gilt © = 7/2,cot©® = cos©® = 0, sin © = 1. Fiir 7" folgt mit
Gl. (4.56) und 9, > 7/2:

a

. (4.60)

J(9) - (%—‘D - —‘I’) sin ¢

2 ™
g’li“es:C/dgo/dﬁ sin 9 (— sin 9 cos 9)® (—7)
0 Fu

mit C' = kCAKCSE - Wp?)i?ferm >0, f(9) = (u? dv,./Or + (1 — p?) v, /r)/(—sind cos ) > 0, VI €
17 /2, [

Die Winkel ¥ = 7 und 9 = 7/2 sind fiir unsere weiteren Uberlegungen nicht von Belang, da fiir
¥ = 7 die rein radiale Richtung gew&hlt ist und sich fiir diese kein Beitrag zur Linienstrahlungs-
beschleunigung fiir die senkrecht orientierte polare bzw. azimutale Richtung ergibt. Der Fall,
daBl 9 = 7 /2, tritt ohnehin nur dann auf, wenn man sich direkt auf der Sternoberfliche befindet.
Fiir diesen Winkel fillt keine stellare Strahlung mehr ein.

Die polare Komponente ggnes ergibt sich aus Gl. (4.60) mit ng = sin¥cose. Bei konstan-
tem ¢ kann man unter der Annahme, da @ - V (7¢) > 0, den Integranden I auf die Form
I = (1-C"sing)* cos bringen. Da man iiber ¢ € [0, 27] integriert, ist (wie man leicht zeigen

lines

kann) das Integral gleich Null und ¢gg"** verschwindet in der Aquatorebene.

lines

Die grundlegende Eigenschaft, dal ¢gg"*® ~ 0v,/00, it sich aber nicht nur analytisch
abschiitzen, sondern auch anhand folgender Uberlegung veranschaulichen: Abb. 4.6 zeigt die
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------- = auf die Strahlungsrichtung projizierte
Geschwindigkeitskomponenten \ .
n

Abbildung 4.6: Ursprung der polaren Linienstrahlungsbeschleunigung. Der Deutlichkeit halber
sind die Dimensionen {ibertrieben dargestellt.

Situation an einem Punkt in der Polarebene. Wir betrachten zwei von der Sternoberfliche in
Richtung @1 bzw. 71 laufende Strahlen, wobei die durch & und 7y (bzw. 7i1) gebildeten Winkel
& (bzw. &11) gleich grof seien. Geht man im weiteren davon aus, daff die radialen Geschwindig-
keitskomponenten deutlich gréBer als die nichtradialen sind, so geniigt es, zur Abschitzung des
Geschwindigkeitsgradienten in Richtung 71 und 7y die radialen Komponenten an # und vier
unmittelbar benachbarten, lings iy bzw. 711 liegenden Orten zu betrachten. In unserem Fall ist
v, /00 < 0 (d.h. im globalen Sinne wire diese Situation im Windkompressionsmodell gegeben,
bei dem Massenstrom iiber dem Pol schneller als in der Aquatorebene ist, vgl. Kapitel 4.1). Man
erkennt, dafl die Projektion der Geschwindigkeitsvektoren auf 77 bzw. 711 zu einem gréfleren
projizierten Geschwindigkeitsgradienten (d.h. einer stirkeren lokalen Expansion) entlang 71y als

lings 77 fiihrt. Fiir die entsprechenden Komponenten von §'®s in die polare Richtung ég gilt:

gines(7 i) ~ [°|7 -V (7T)|* ne ~ I°|7 - V(70)|° 7 - €o, (A1 -€e > 0,716 < 0).  (4.61)

lines __

Da nun |7y - V(iinv)| > |7 - V(717)], resultiert durch Addition beider Komponenten g¢

gines(771) 4 gines(i7yy) eine negative polare (d.h. polwirts gerichtete) Nettobeschleunigung in Rich-
tung —€p.

Auf gleiche Weise kann man sich auch klarmachen, da$ fiir dv,./00 > 0 eine positive polare,
d.h. in Richtung der Aquatorebene wirkende Beschleunigung bedingt wird.
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lines

4.2.4.2 Azimutale Linienstrahlungsbeschleunigung ¢g

In analoger Weise lassen sich auch fiir die azimutale Komponente gg“es grundlegende Eigenschaf-

ten ableiten. Dazu gehen wir von Gl. (4.60) aus und erhalten mit ng = sin 9sin ¢:

™ 2
ghines — / d® sin 9 (— sin 9%)(— sin 9 cos 9)* / de ‘f(ﬁ) - (88& - v_q>) sin ¢
T T
P 0

sin ¢

(4.62)
mit C', f(¥) wie in Gl. (4.60) (f, C' > 0).
2m

Betrachtet man nun das Integral [ (f(9)—(Jve/dr —ve/r) sin )* sin ¢ de fiir den Fall dvg /07

0
< vg/r, (wie es fiir die Drehimpulserhaltung ve = vyt (R«/7) gilt), so kann man sich leicht ver-
anschaulichen, dafi das Integral grofier als 0 ist, solange der erste Faktor des Integranden grofier
als Null ist. Mit sin ¢ (= sin 9?)(—sind cos9)* < 0, V9 €]r/2, 7| ergibt die Integration iiber 9
eine negative Beschleunigung (ggnes < 0) in azimutaler Richtung, d.h. die Rotation des Windes
wird abgebremst.

Fiir die starre Rotation gilt:
Vg = TW — Qve /Or = ve /T (4.63)

mit der Winkelfrequenz der stellaren Rotation w = v/ R«. Damit ergibt sich trivialerweise
ggnes = 0. Dies erwartet man auch, da das relative Geschwindigkeitsfeld um ein Partikel im
Wind dem eines sphirisch-symmetrisch expandierenden Windes entspricht.

Nimmt dagegen die Azimutalgeschwindigkeit mit r stdrker als bei der starren Rotation zu
(Ove/dr > ve/r), so wird gemiB Gl. (4.62) ghnes positiv, und die Rotation des Windes wird
verstdrkt.

Also gilt fiir die azimutale Komponente ggnes:

glines 5 g falls  dve/dr > ve/r
| (4.64)
glines < falls  Qve/0r < ve/r

Den Ursprung von glqif‘es kann man anhand Abb. 4.7 qualitativ nachvollziehen. Wir betrachten
die Situation an einem Punkt in der Aquatorebene (die Skizze kann aber auch fiir eine Ebene
verstanden werden, die gegeniiber der Aquatorebene um die Knotenlinie in der Aquatorebene
geneigt ist), in der die Rotationsgeschwindigkeit im allgemeinen Fall am gréfiten sein sollte: Die
stellare Strahlung breitet sich entlang 7y bzw. 71 aus. Das radiale Geschwindigkeitsfeld steigt
mit r an, das azimutale fillt mit r ab. Durch Projektion der aus v, und vg gebildeten lokalen
Geschwindigkeitsvektoren ¢ auf die Richtungen 7%y bzw. 7iyy ergibt sich entlang 71 ein stdrkerer
Richtungsgradient 7 - V (7i7) als entlang fir7. Da nun

gines (7 i) o I° | - V(75)|* ng ~ €| - V(5)|* - & (- &p < 0,711+ €p > 0),  (4.65)

ergibt sich durch Projektion von §'mes(7 i) auf die azimutale Richtung §'"*s(7 7). €5 eine
negative azimutale Komponente gg“es(ﬁ fi1), die die betragsmaBig deutlich kleinere Strahlungs-

beschleunigung gg“es(ﬁ fin) = §'M°S(F, 7)) - €p bei weitem iiberwiegt. Somit resultiert eine
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stellare Strahlung

----- - auf die Strahlenrichtung projizierte Geschwindigkeiten

Abbildung 4.7: Ursprung der azimutalen Linienstrahlungsbeschleunigung. Der Deutlichkeit hal-
ber sind die Dimensionen iibertrieben dargestellt. Die Partikel in der Aquatorebene rotieren
gegen den Uhrzeigersinn (d.h. in Richtung €3), wobei die Rotationsgeschwindigkeit mit wach-
sender Entfernung vom Stern abnimmt. Das radiale Feld hingegen steigt mit r an. fiy und 7y
bezeichnen zwei reprisentative Richtungen (wobei & = &i1), entlang derer sich die von unten
kommende stellare Strahlung ausbreitet.
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insgesamt negative ®-Komponente der Strahlungsbeschleunigung, die zu einer Abbremsung der
Windrotation (,,spin-down”) fiihrt (vgl. Grinin (1978) und Owocki et al. 1997).
In gleicher Weise ergibt sich eine positive Azimutalbeschleunigung ghires fiir dvg/0r > ve/r.

Durch diese Abbildung wird auch deutlich, dafi die wesentliche Voraussetzung fiir das Auftre-
ten einer azimutalen Komponente ggnes die zusdtzliche (wenn auch in unmittelbarer Sternnihe
kleinere) radiale Geschwindigkeitskomponente ist. Diese bricht die Symmetrie eines reines Ro-
tationsfeldes & = vgéyp auf und sorgt fiir asymmetrische Richtungsgradienten des Geschwindig-
keitsfeldes. Wie man sich anhand der Abbildung leicht klarmachen kann, ergeben sich fiir ein
reines Azimutalfeld ve (v, = 0) identische Richtungsableitungen 7 - V (7%) lings #i; und 7y,
d.h. ggnes wird Null.

Auch anhand Gl. (4.62) 1a8t sich ersehen, daB fiir v, = 0 (und auch im Grenzfall v, < vg)

(%Uri’ — UTCI’) sin ¢

die Azimutalkomponente ggnes verschwindet.
Im folgenden betrachten wir das Verhalten von ggnes, gg“es und ¢'"*s fiir vorgegebene analytische
Windmodelle, die typische Eigenschaften der Resultate hydrodynamischer Simulationen wieder-
spiegeln. Die einzelnen Komponenten von § '™ werden dabei durch numerische Integration iiber
den Raumwinkel Q. gemifl Gl. (4.56) berechnet. Die dafiir notwendige numerische Erfassung
der (im allgemeinen Fall deformierten) Sternoberfliche erfolgt durch ein Iterationsverfahren,
welches fiir alle Rechenpunkte 7 in der Polarebene den zur jeweiligen Richtung 7 geh&renden
Aufpunkt auf der Sternoberfliche feststellt. Uber die in Kapitel 3.2 gegebenen geometrischen
Ausdriicke erhélt man den zugehdrigen stellaren Polarwinkel ©, (7, %) und damit die ben&tigten
physikalischen Eigenschaften auf der Oberfliche.
Da wir an dieser Stelle nur die grundlegenden Eigenschaften der einzelnen Komponenten von
7 'imes yeranschaulichen wollen, nehmen wir einen sphirisch-symmetrischen, gleichférmig strah-
lenden Stern (Teg(0.) = Teqr) an.

Abb. 4.8 zeigt das Verhalten von gg“es und ggnes fiir spezielle Geschwindigkeitsfelder (Stern-
parameter: Teg = 42000 K, Yy, = 0.10, R, = 19Rg, M, = 52.5M; force multiplier-Parameter:
kcak = 0.06, « = 0.75, 6 = 0.0):

” sin ¢ de = 0 {ibergeht und demzufolge

27
das Integral iiber ¢ in die Form [
0

e Modell P1: gg“es fiir ein rein radiales Geschwindigkeitsfeld, mit dv, /00 < 0,
0,(0,7) = V0 (0) (1 = Ry/r)? mit B =1 und v (©) = vo+ (v1 — vg) - (0/(7/2));
vo = 2200 km s™1, v; =500 km s~ 1.

e Modell P2: Wie P1, nun mit dv,/80 > 0, vo = 500 km s™!, v; = 2200 km s 1.

e Modell Al: glires mit Qug/dr < ve/r, v.(0,1) = vo ((1 — R./r)?, mit B = 1, vy = 2200
km s71.

ve(0,r) = R.w(R./r) (Drehimpulserhaltung); voy = Riww = 300 km st
e Modell A2: Wie A1, nun mit dvg/dr > ve /7, ve(O,r) = Rw(r/R.)?

Bei allen vier Modellen ist eine sphirisch-symmetrische Dichteschichtung p(r) angenommen, um
die Polarwinkelabhingigkeit von §lines (glines ~ 1/p(©,r)*~%) auf das Geschwindigkeitsfeld zu
beschrinken. (Somit sind diese Modelle nicht konsistent beziiglich der oberflichenintegrierten
Massenverlustrate gewihlt.)
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Abbildung 4.8: Nichtradiale Komponenten

der Linienstrahlungsbeschleunigung fiir einfache Ge-

schwindigkeitsfelder. Bei der Darstellung in der Polarebene bedeuten negative / positve Werte

lines

von g&"® eine polwdirts / auf die Aquatorebene gerichtete Strahlungsbeschleunigung. Ein nega-

lines

tives / positives gg"®® entspricht einer Abbremsung / Verstirkung der Rotation des Windes.
Oben:  ghnes fijr Modell P1 (dv,/90 < 0) (links);
gines fijr Modell P2 (9v,/dO > 0) (rechts).
Unten: ghnes fiir Modell A1 (Drehimpulserhaltung, dve/dr < ve/r) (links);
ghnes fijr Modell A2 (Jve/0r > ve/r) (rechts)
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Fiir 0v,/00© < 0 (P1) ergibt sich eine negative und fiir dv,/0© > 0 (P2) eine positive
Polarkomponente gg“es, die aus Symmetriegriinden iiber dem Pol und in der Aquatorebene Null
ist. Die Tatsache, daf in beiden Fillen ggnes bei festem r monoton mit © zu- bzw. abnimmt (aufer
iber dem Pol und in der Aquatorebene), liegt nun an der speziellen Wahl unseres radialen Feldes
v,, welches an Pol und Aquator eine unstetige Ableitung beziiglich © besitzt und somit einen
Sprung in ggnes bedingt. Dies 148t sich fiir den Fall der langsamen polaren Ausstromung (P2)
diskutieren: Zum einen ist 0v,/d© unstetig, ndmlich iiber dem Pol und in der Aquatorebene
gleich Null und ansonsten fiir das spezielle radiale Geschwindigkeitsfeld v,(©,r) konstant fiir
alle Co-Breiten ©. Zum anderen ist dv,/0r in Polnidhe kleiner als am Aquator (sieche Abb. 4.9,
oben links). Nach Gl. (4.58) ist gires(r) ~ (9v,/00)(dv,/dr)>~1, was groBere Werte fiir glnes
iber dem Pol zur Folge hat.

Wie man erwartet, ist fiir Modell A1/A2 die azimutale Linienbeschleunigung ggnes nahe der
Aquatorebene am stirksten, da dort die Rotationsgeschwindigkeit maximal wird. Bestimmt die
Drehimpulserhaltung die azimutale Geschwindigkeit vy (A1) und wird letzterer ein ,,Standard”-
Radialgeschwindigkeitsfeld iiberlagert, so ergibt sich fiir den gesamten Windbereich eine negative
azimutale Komponente ggnes, die in dem Bereich, in dem sowohl v, als auch vy von nennens-
werter Gréflenordnung sind (r &~ 1.05...1.15 R,) betragsmifig maximal ist. In unmittelbarer
Sternnéhe (r < 1.05 R,) kann die noch sehr langsame radiale Expansion v, nur unwesentlich zur
Symmetriebrechung des Azimutalfeldes vg beitragen. Diese ist aber geradezu die Voraussetzung

fiir das Entstehen von ggnes (s. 0.). Bei gréfleren Entfernungen vom Stern iiberwiegt v, die mit

1/r abfallende Komponente vg bei weitem, und gg“es nimmt wieder ab.

Im umgekehrten Fall (A2), bei dem die Rotation nach aufien stirker anwichst als bei der starren
Rotation, ist gg“es positiv. In unserem Beispiel steigt v, bis etwa 2...2.5 R, schneller als vg an,
und fiir groBere Radien iiberwiegt dann die Rotation die radiale Expansion. Die Uberlagerung
der konkurrierenden Geschwindigkeitskomponenten v, und vg bedingt das Maximum von g}f)nes
bei etwa 1.7 R, wo sich die durch v, bedingte Asymmetrie in den lokalen Geschwindigkeits-
gradienten am stirksten bemerkbar macht. ggnes sinkt fiir groflere Radien wieder ab, da dort

v, € v gilt, und v, zu klein ist, um die Symmetrie des vg-Feldes effektiv beeinflussen zu kénnen.

Diese einfachen Testrechnungen veranschaulichen auch die Gré8enordnung von gg"es und
ggnes, die nur wenige hundert cm s~2 betriigt und somit um bis zu einem Faktor ~ 100 kleiner
als die entsprechende Radialkomponente ¢lines jst (sieche Abb. 4.9 fiir die Modelle P1, P2, A1).

r

Dariiber hinaus liefert das beziiglich © exakt antisymmetrische Verhalten von ggnes und glines

fiir Modell P1 bzw. P2 einen Eindruck der Qualitit der zur Berechnung der Linienstrahlungs-
beschleunigung durchgefiihrten numerischen Integration iiber den Raumwinkel €.

Zusammenfassend 148t sich feststellen: Die verallgemeinerte Formulierung der Linienstrahlungs-
beschleunigung fiir Sternwinde mit beliebigen 3-D Geschwindigkeitsfeldern fiihrt zu nichtradia-
len Komponenten gg“es und ggnes. Diese sind betragsmifliig wesentlich kleiner als die radiale
Komponente ¢!"* und haben ihren physikalischen Ursprung in der Asymmetrie der lokalen
Richtungsableitungen des Geschwindigkeitsfeldes. gg“es ist im wesentlichen durch den polaren
Gradienten v, /00 bestimmt, was im Falle einer schnelleren polaren Ausstrémung ein negatives
ggnes bedingt und dem Kompressionsmechanismus entgegenwirken sollte. Im umgekehrten Fall

(schnellere Ausstromung in der Aquatorebene) ist eine Verstirkung der Kompression zu erwar-
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Abbildung 4.9:  Oben: Jv,/dr fiir Modell P2 (0v, /00 > 0) (links);
glines fiir Modell P1 (0v,/0O < 0) (rechts).
Unten:  ghes fiir Modell P2 (9v,/00 > 0) (links);
glines fiir Modell A1 (Drehimpulserhaltung, dve/dr < ve/r) (rechts)
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ten.

Die entscheidende Voraussetzung fiir das Entstehen einer azimutalen Linienstrahlungsbeschleu-
nigung ist die Uberlagerung des azimutalen mit dem radialen Geschwindigkeitsfeld, wodurch erst
asymmetrische Richtungsgradienten des Geschwindigkeitsfeldes erm&glicht werden. Die Richtung
der azimutalen Beschleunigung gg“es ist dann durch die radiale Abhdngigkeit von ve bestimmt.
Féllt vy mit dem Abstand zum Stern ab oder steigt vg langsamer als im Fall der starren Rota-
tion, so ist ggnes negativ und die Rotation des Windes wird abgebremst. Steigt vg schneller mit r

als in einem starr rotierenden Wind, so ist eine Beschleunigung der Windrotation zu erwarten.

4.3 Gravity Darkening

Die stellare Rotation bedingt einen weiteren physikalischen Effekt, das Gravity Darkening. Wie
bereits in der Einleitung erwdhnt, versteht man darunter die Variation der stellaren Oberflichen-
temperatur von Pol zu Aquator. Im folgenden wollen wir den physikalischen Ursprung dieses
Phinomens diskutieren.

4.3.1 Deformation der Sternoberfliche

Betrachtet man einen rotierenden Stern als selbstgravitierendes Objekt, so gibt es mehrere
Mboglichkeiten, seine Oberflichengestalt in Abhidngigkeit der Rotationsrate zu bestimmen.

Zum einen wire es moglich, den Stern als einen flissigen Kdérper mit konstanter Dichte
p zu betrachten. Der klassische Ansatz, dieses Problem zu behandeln, geht davon aus, daf

es sich bei diesem Kérper um einen starr rotierenden handelt, d.h. w(r) = const. = w. Der
rotierende Korper besitzt dabei ein Zentrifugalpotential V°nt = —s2w?/2 (s: Abstand zur Ro-
tationsachse) mit g " = —VV 0 ynd ein Gravitationspotential ®&™=Y mit g &=y = —VPerav,

Aufgrund der hydrostatischen Gleichung mufl auf der Sternoberfliche fiir das Potential ® gelten:
d = PV 4 Veent — copst., d.h. es handelt sich um eine Aquipotentialfiiche, auf der die lokale
Schwerebeschleunigung ( |7 8™ + § ™| = g, senkrecht steht. Die Hauptschwierigkeit bei der
Losung dieses Problems liegt in der Bestimmung des Gravitationspotentials ®8™V  das wieder-
um von der Form der Oberfliche abhidngt. Eine Zusammenstellung der wichtigsten Resultate
theoretischer Studien findet sich in Kippenhahn & Weigert (1990 (KW), S. 428 ff.).

Da nun die Fliissigk6rperndherung mit konstanter Dichte eine ungeeignete Niherung fiir reale
Sterne darstellt, kann man zur Bestimmung von ®&8™¥ das andere Extrem wihlen und davon
ausgehen, daf sich die gesamte gravitierende Masse des Sterns in seinem Zentrum befindet. Dies
ist die Roche-Néherung, in der man annimmt, dafl das Gravitationspotential das gleiche ist, als
ob die gesamte stellare Masse im Zentrum konzentriert wire, und damit nur einen gravitativen
Monopol besitzt:

GM

r

Pporav — _

(4.66)

Eine weitere Verbesserung bei der Beschreibung der Struktur des Sterninneren liefern Poly-
trope, die der Polytropen-Relation p = Kp” (K: polytropische Konstante, v: Polytropenexpo-
nent) geniigen (siehe KW, S. 174 ff.). Wie jedoch eine Untersuchung von Orlov (1961) gezeigt
hat, liefert die Mitberiicksichtigung der entsprechenden Multipolterme im Potential eine relative
Anderung der Oberflichenform um weniger als 1 % im Vergleich zu der unter Annahme des
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Roche-Modelles berechneten. Aus diesem Grunde beschridnken wir uns fiir die weitere Darstel-
lung auf dieses Modell. Damit werden auch Multipolterme héherer Ordnung auflerhalb des Sterns
vernachlissigt, die jedoch als wesentlich kleiner als der Monopol betrachtet werden kénnen.

In Polarkoordinaten (©,r) lauten die polare und radiale Beschleunigungskomponente

100

jo = —;% = WQT' Sin@COS@ (467)
@ M* .
g9 = _(z_r =— GTQ +w?rsin?©. (4.68)

Das Potential, das diesen Ausdriicken geniigt, lautet fiir einen starr rotierenden Stern mit Win-
kelfrequenz w

GM, w?r?sin?O
o 2

®(0,r) = (4.69)

Aus der hydrostatischen Gleichung
Vp=—-pg (4.70)

folgt, daB Vp parallel zu —V® ist. Also ist der Druck p konstant auf Aquipotentialfiichen
® = const. und eine nur von ¢ abhingige Funktion p = p(®). Mit p = —dp/d® ist p ebenfalls
eine Funktion nur von ®. Fiir ein ideales Gas ist T'/pimol = p/(pR) (mit der Gaskonstante R
und dem dimensionslosen mittleren Molekulargewicht pimo1) ebenfalls eine Funktion von ®. In
einem chemisch homogenen Stern (p = const.) gilt dies auch fiir die Temperatur: 7' = T'(®).

Man beachte, dafl im Potential in GI. (4.69) keinerlei Strahlungsbeschleunigungen mitberiick-
sichtigt sind. Wir werden im folgenden die Thomson-Streuung in einem gemittelten Sinne beriick-
sichtigen, indem wir anstatt der Sternmasse M, die effektive Masse Meg = M, (1—1") verwenden.
Fiir eine Diskussion dieses Ansatzes sei auf Kap. 4.3.2, S. 67 verwiesen.

Definiert man nun die Sternoberfliche als Aquipotentialfliche gemiB
AD[O, R.(O)] = ®(0, R,) — ¢(0, R.(O)) =0, (4.71)

mit dem polaren Radius Rp, der als konstant angenommen wird und damit eine Eingabegrsfie
darstellt, so erhilt man mit dem Aquatorradius Req = Urot/w aus Gl. (4.69/4.71):

—14 Ryp/Ru(©) + wp sin®© (R2(0)/RZ) = 0, (4.72)
mit wo = v, Rp/(2G Megr). Da fiir © = 90° gilt, daB R.(O) = Req, folgt

rot

R
Req= —2= (4.73)

1—’[1)07

und damit aus Gl. (4.72) die kubische Gleichung;:
1 — Ru(©)/ Ry + wo (1 — wp)? sin? © (R.(©)/Rp)* = 0. (4.74)
Diese kann mittels der Cardanischen Formel geldst werden, und man erhilt:

3R, < (7r + arccos (2 sin ©) )

R-($2,0) = Qsin® 3

(4.75)
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Abbildung 4.10: Oberfliche eines rotierenden Sternes in der Roche-N&herung fiir Q@ = 0...1.
Fiir benachbarte Kurven betrigt die Differenz in © 0.1.

Q) ist die normierte stellare Winkelfrequenz:

1 ro
0= = — ot (4.76)

’
Werit Werit Req

Werit = (8GMeﬂ/(27R§))1/2 bezeichnet die kritische Winkelfrequenz, bei der am Aquator § =0
gilt. Abbildung 4.10 zeigt die Oberfliche eines rotierenden Sternes in der Roche-Ndherung fiir
verschiedene Werte von Q. Die Verformung der Sternoberfliche nimmt nichtlinear mit € zu und
erreicht Werte iiber 10% erst bei > 0.7.

Man beachte, daf sich wei¢ von dem in Gl. (4.4) und (4.8) verwendeten Wert fiir einen sphéri-
schen Stern Weri, (spherical) = Verit/ Rp unterscheidet. Bei Definition dieser Gréfie hatten wir die
Oberflichendeformation vernachlissigt.

Die Normalbeschleunigung auf der Sternoberfliche lautet in Abhdngigkeit von :

01(2,0) = 1/92(2,0) +g3(2,0)

9 1/2
= GZM;H il (5% — £Q?%sin? @) + Q%%sin? © cos? O , (4.77)
R, 27 8 ¢
wobei die einzelnen Komponenten lauten:
GMeg 8 )
jgo = 2 ff > Q?¢sin© cos O, (4.78)
P
GMeg 8 (271 .
P

mit dem normierten Sternradius { = R.(©)/Rp. Dieser Ausdruck hingt iiber €2 und & auch
implizit von (1 —I") ab.
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4.3.2 Polarwinkelabhéngigkeit des Strahlungsflusses

Schétzt man die freie Weglidnge eines Photons im Sterninnern gemdB /pn = 1/(kp) fiir das
Sterninnere ab, so ergibt sich typischerweise l,n/R. ~ 107'1...1071% (vgl. KW, Gl. (5.2)),
d.h. die freie Weglénge eines Photons ist verschwindend klein im Vergleich zu charakteristischen
stellaren Wegldngen, und der Energietransport kann als Diffusionsprozefl behandelt werden. Der
Diffusionsstrom (pro Einheitsfliche und Zeit) 7 zwischen Orten verschiedener Teilchendichte n,

- 1
j=-DVn, D:§ <v> (4.80)
(D: Diffusionskoeffizient, < v >: mittlere Teilchengeschwindigkeit, /,: mittlere freie Weglinge
der Teilchen) 148t sich nun mit dem diffundierenden Strahlungsstrom F gleichsetzen. n ist durch
die Strahlungsstromdichte U,
U=agT* (4.81)

(Strahlungskonstante ap = 87°kg/(15c*h?), Strahlungstemperatur T'), v durch die Lichtge-
schwindigkeit ¢ und I, durch Iy, zu ersetzen. Mit VU = 4ar T° VT folgt aus Gl. (4.80) und
(4.81):

— VT (4.82)

krad

Formal gesehen kann man diese Gleichung als eine Wiarmeleitungsgleichung mit dem Kondukti-
onskoeffizienten kyaq = (4are/3)(T?/kp) betrachten.

Wie oben gezeigt, ist sowohl die Dichte p als auch die Temperatur in der Ndherung eines
homogenen idealen Sterngases eine Funktion des Potentials ®, d.h. VI' = (d7/d®) V®. Da
k(p,T) = k(®) und fiir eine nach innen ansteigende Temperaturschichtung gilt, da d7'/d® < 0,
erhalten wir mit gog = —V®, & = perav 4 j/cent;

4ape dT _ i
B Gup = K (®) e, (4.83)

F=
3kp dP

Also ist der an der Oberfliche austretende Strahlungsflufl proportional zum Betrag der normalen

Oberflichenbeschleunigung g, = |Fes|.

Da nun sowohl die Diche als auch der Druck eine reine Funktion des Potentials @ sind, gilt
p = p(p). Man bezeichnet allgemein ein Dichtefeld, bei dem Druck- und Dichteflichen diese
Abhingigkeit besitzen, als barotropes Feld (im Gegensatz zu baroklinen Dichtefeldern, fiir die
gilt: p = p(p, T) (vgl. Hann-Siiring I1, S. 533)). Fordert man die Energieerhaltung (im stationdren
Zustand bei volligem thermodynamischen Gleichgewicht), so erhdlt man:

= dk 9
_dk 9 1d(rfo?)\
= —E(V@ — k(D) (477Gp R =ep, (4.84)

wobei € die freigesetzte Energie pro Einheitsmasse bezeichnet und die Poisson-Gleichung A®&™Y =
4 Gp verwendet wurde.
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Diese Gleichung kann aber im allgemeinen nicht erfiillt werden. Betrachtet man einen chemisch
homogenen Stern, so sind p, p und T auf den Aquipotentialflichen konstant. Das gleiche gilt
somit fiir die Ausdriicke ep und 47Gp, aber nicht fiir die beiden restlichen Terme auf der rech-
ten Seite, die sich im allgemeinen nicht gegenseitig aufheben. Somit kénnen die Bedingungen
fiir den Strahlungstransport und die Energieerhaltung nicht gleichzeitig erfiillt werden. Dies
ist die Aussage des von Zeipel-Theorems. Also mufl es im Stern zum einen Regionen geben, die
abkiihlen, da mehr Energie abgestrahlt als thermonuklear erzeugt wird, und zum anderen solche,
die aufgeheizt werden. Diese Temperaturdifferenzen erzeugen Auftriebskrifte, die meridionale
Zirkulationen verursachen (Eddington 1925, Sweet 1950, siehe KW, 42.3, S. 437 ff.). Deren
Zeitskalen sind aber im allgemeinen viel zu grofl, um den Strahlungsflufl merklich beeinflussen
zu kénnen, d.h. die Abweichung von der barotropen Schichtung kann als Stérung behandelt
werden. Aus diesem Grund bezeichnet man derartige rotierende Sterne mit radiativ dominierten
Hiillen auch als Pseudo-Barotrope.

Mit
F(©) =05 T.(0), (4.85)
und der Annahme, daf§ die Leuchtkraft unter der Rotation erhalten bleibt, folgt:

L,=omB / T5(0)dA = op / Cw)gi(w)dA, (4.86)
A A
mit
C(w) g1(w, ©) = Tx(O). (4.87)
C'(w) ist die von Zeipel-Konstante

-1
L. Lo
C(M)ZE /ngA :EE l (4.88)
A

wobei ¥ den oberflichenintegrierten Wert von ¢, bezeichnet und durch

s 9 . q
z:j[ gL(w,@)dAzgﬂ/gL (M) (4.89)
A 0 _gr/gJ_

gegeben ist.

Die zweite Identitdt in Gl.(4.89) folgt aus der Tatsache, daB sich ein Flichenelement der asphéri-
schen Roche-Oberfliche zu

_ dA(sphérisch)(©)  R.(©) sin©dOdd

i _ 4.90
cos(dA, &) 9-/91 (4.90)

dA(asphirisch)(0©)

'vgl. Tassoul (1978), S. 80: Barokline Sterne, die starr rotieren und als Pseudo-Barotrope bezeichnet werden,
sind durch folgende Eigenschaften beschrieben: (1) die effektive Schwerkraft kann aus einem Potential abgeleitet
werden, (2) die effektive Schwerkraft ist senkrecht orientiert zu Flichen konstanter Dichte (isopyknische Flichen),
(3) isobare und isopyknische Flichen fallen zusammen.
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ergibt, wobei das asphirische Flichenelement um den Winkel arccos(cos(d 4, €.)) gegeniiber dem
sphirischen geneigt ist, und ¢, = g cos(d/f, ) gilt.

Die in Gl. (4.86) gemachte Annahme, daff die Leuchtkraft eines Sterns unter der Rotation er-
halten bleibt, ist nicht ganz korrekt, da aufgrund der Zentrifugalbeschleunigung die effektive
Gravitation und damit die Temperatur im Sterninneren abgesenkt wird. Somit besitzt ein rotie-
render Stern eine etwas geringfiigigere Leuchtkraft, die allerdings bei starr rotierenden radiativ
dominierten Sternen selbst bei bei kritischer Rotationsgeschwindigkeit um maximal 5...10 %
abgesenkt wird (Papaloizou & Whelan 1973). Ein groferer Effekt ergibt sich fiir konvektive
Sternhiillen, deren Leuchtkraft bei kritischer Rotation um 15 bis 35% reduziert werden kann.
(Allerdings betrachten die Autoren dieses Ergebnis als ein sehr unsicheres, da es von einer Viel-
zahl allenfalls grofenordnungsmifig bekannter Parameter wie der chemischen Zusammensetzung
und der sogenannten Mischungsweglidnge abhédngt.)

An dieser Stelle sei angemerkt, dafi die oben diskutierte Behandlung des Gravity Darkening
von einer strahlungsdominierten Sternhiille ausgeht, wie sie bei den hier behandelten heiflen
Sternen vorliegt. Um die Strahlungsprozesse in der Diffusionsndherung beschreiben zu kdnnen,
muf man eine duflere Atmosphirenschicht voraussetzen kénnen, die stabil gegen Konvektion ist.
Ist dies nicht der Fall, so Aindert sich die Proportionalitéit Teg(0) ~ geg®?®. Das Gravity Darke-
ning im Falle konvektiver Sterne ist ein weit weniger verstandenes Phdnomen als fiir Sterne mit
radiativen Hiillen und seine Beschreibung h&ngt von einer Vielzahl physikalischer Prozesse ab.
Wihrend Lucy (1967) fiir das Gravity Darkening bei konvektiven Hiillen anstatt Teg(©) ~ geg®2°
die Proportionalitit Tes(©) ~ ger?® vorschligt, stellen Anderson & Shu (1977) dieses Ergebnis
in Frage und finden iiberhaupt keinen Gravity Darkening-Effekt fiir gewhnliche konvektive Ster-
ne. Dabei nehmen sie in Analogie zur Ableitung von Gl. (4.83) an, da8 p, p, ftmel und 7" Funktio-
nen nur von ® sind und leiten den Strahlungsflufl im Rahmen der Mischungswegldngen-Theorie
ab. Als Schwachpunkt in der bisherigen theoretischen (und auch ihrer) Behandlung betrachten
die Autoren die bislang nicht genau verstandene Wechselwirkung von schneller Rotation und
Konvektion. Osaki (1970) untersuchte den Energietransport in der konvektiven Hiille, indem er
ndherungsweise starre Rotation annahm und die meridionale Zirkulation fiir den konvektiven
Energietransport vernachlissigte. Letzteren behandelte er im Rahmen der Mischungswegldngen-
Theorie. Dabei ergibt sich der Exponent des Gravity Darkening-Gesetzes als Eigenwert der Glei-
chung, die die polarwinkelabhdngige Entropie beschreibt.

Insgesamt betrachtet existiert noch keine einheitlich akzeptierte Beschreibung dieses Phinomens
im Falle konvektiver Sternhiillen, da die verschiedenen Autoren die Relevanz der beitragenden
physikalischen Prozesse unterschiedlich einschitzen.

Mit Gl. (4.87), (4.88) und (4.89) sind wir jetzt in der Lage, g, (0©) und Tes(©) fiir jeden be-
liebigen Punkt auf der Sternoberfliche zu berechnen. Um nun Modelle mit Gravity Darkening
mit solchen, bei denen dieses nicht beriicksichtigt wird, vergleichen zu k&nnen, ben&tigen wir
noch gemittelte Werte fiir den Sternradius R%", die Normalbeschleunigung ¢5¥ und die Effektiv-
temperatur 77, die gemittelten Werten fiir eine ,,unverzerrte” sphirische 1-D Sternatmosphére
entsprechen. Diese Parameter lassen sich leicht bestimmen, wenn man von der gleichen Leucht-
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kraft fiir den rotierenden und nichtrotierenden Stern ausgeht:

/2 /2
L,= % opTa(0)dA = 4r / sin © R2(0) 0T (0) dO =: 471 (R™)? / sin @ o1 (©) d6.
4 0 0
(4.91)
Also ergibt sich fiir den gemittelten Radius
/2 —1/2
R =LY | 4n / sin © opT.(0) dO : (4.92)
0
und unter Verwendung von
Ly = 4m(RY)? on(Te)" (4.93)
kann man nach T3 auflésen. Der mittlere Wert von ¢, lautet:
GM,
V=——. 4.94
g1 (RiV)Q ( )

Nochmals: Gravity Darkening und Thomson-Streuung. Nachdem wir durch die bis-
herigen Herleitungen ein Verstdndnis fiir die physikalischen Zusammenhinge gewonnen ha-
ben, wollen wir die Annahme einer gemittelten Beschreibung der Thomsonstreuung diskutie-
ren. Wie aus Gl. (4.88) ersichtlich ist, hdngt die von Zeipel-Konstante C'(w) und damit nach
Gl. (4.87) auch die Oberflichentemperatur Teg(©) von der oberflichenintegrierten Normalbe-
schleunigung ¥ (Gl. (4.89)) ab. Die einzelnen Beitrdge zu ¥ sind durch die lokalen Werte von
91(0) = ¢§™(O) + g (O) gegeben, wobei g1"(0) wiederum von T.g(0) abhingt. Die Ober-
flichenbeschleunigung hdngt iiber § = —V® mit dem Potential ® zusammen, mit dessen Hilfe
man iiber die Aquipotentialbedingung (Gl. (4.71)) die Oberfliche R.(©) (Gl. (4.75)) bestimmen
kann. Die oben dargestellte Berechnung von R,(0) ist insofern unproblematisch, da das Poten-
tial ® nur eine Funktion der Form ®(0, r) ist und miihelos aus den lokalen Beschleunigungen g,
und gg abgeleitet werden kann. Bei einer konsistenten Beriicksichtigung der Thomsonbeschleuni-
gung dndert sich dies, denn das Potential besitzt in diesem Fall die Form (0, r, Teg(©)), wobei
Ter(©) iiber ¥ von den Eigenschaften an allen anderen Punkten der Oberfliche des Sterns
abhingt. Um dieses Problem zu behandeln, miifte man § = —V® mit der Aquipotentialbedin-
gung AP = 0, Gl. (4.87, 4.88) fiir die von Zeipel-Konstante C'(w) und Gl. (4.89) fiir ¥ iterativ
16sen. Der dafiir erforderliche technische Aufwand wére nicht unerheblich. Wie wir in Kap. 1.3.2,
S. 18 dargestellt haben, herrscht momentan auch noch keine Klarheit iiber die Beschaffenheit der
Sternoberfliche aus Sicht der Sternentwicklungstheorie, weshalb wir im Rahmen dieser Arbeit
die Ndherung einer mittleren Thomsonstreuung zur Berechnung von R.(0©) akzeptieren werden.

Diese Niherung ist auf jeden Fall unproblematisch, solange die Thomsonbeschleunigung im
Vergleich zur Gravitationsbeschleunigung verh&ltnismiBig klein ist, so z.B. fiir Hauptreihenster-
ne. Fiir extreme Uberriesen wie ¢ Puppis (I' ~ 0.5) 148t sich der maximale Fehler wie folgt
abschitzen: Bei einer Rotationsgeschwindigkeit von beispielsweise 250 km s~! ergibt sich mit
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Hilfe des oben entwickelten Formalismus am Pol T.g = 43838 K und am Aquator Terr = 38008
K. Die entsprechenden lokalen 1-D Werte von I' = gTP/¢8™ betriigen somit ['(Pol) = 0.59 und
I'(Aquator) = 0.34, d.h. durch ein mittleres T' = 0.5 wiirde die Thomsonstreuung am Pol um 18%
unter- und am Aquator um 49% iiberschitzt werden. Alleldlngs stellt diese Abschdtzung einen
mit Sicherheit nicht realisierten Extremfall dar, da am Pol (Aquator) aufgrund der stirkeren
(schwicheren) Thomsonstreuung an der Oberfliche die effektive Beschleunigung sinken (steigen)
wiirde. Aufgrund der Proportionalitit geg ~ 7% wiirde die Temperatur am Pol(Aquator) wieder
sinken (steigen), was folglich zu einer redumerten (verstirkten) Thomson-Beschleunigung fiihren
wiirde.
Die neueste Untersuchung des Gravity Darkening fiir heifie, massereiche Sterne von Maeder
(1999) auf der Basis neuester detaillierter 2-D Sternaufbau-Modelle liefert eine Modifikation des
Gravity Darkening im Vergleich zu unserer vereinfachten Formulierung um weniger als 10%.
Angesichts der generellen theoretischen Unsicherheiten und der beiden zuletzt genannten Aspek-
te erscheint die Annahme eines mittleren Wertes fiir I' fiir prinzipielle Studien vertretbar. In
spiteren Arbeiten sollte diese Problematik gegebenfalls noch detaillierter untersucht werden,
insbesondere im Fall rotierender Uberriesen.

4.3.3 Ergebnisse fiir Modelle mit Gravity Darkening

Durch Anwendung der oben beschriebenen Methode erhalten wir fiir drei verschiedene exem-
plarische Sternmodelle die in Tabelle 4.1 - 4.3 aufgelisteten Ergebnisse: Fin Blick auf die Ta-
belle zeigt, daB im Falle der O-Sterne die Deformation am Aquator fiir geringe Rotationsraten
(Vrot < 150 km s_l) weniger als 5% betrigt. Falls vpo¢ ~ 300 km s™! iibersteigt, erreicht die
Deformation Werte um mehr als 20%. Bei unserem speziellen Beispiel handelt es sich aber um
einen O—Uberriesen, der einen Extremfall mit T = 0.5 und veqe = 420 km s™! darstellt. Die
kritische Rotationsgeschwindigkeit fiir O-Hauptreihensterne mit den héchsten beobachteten Ro-
tationsraten liegt deutlich iiber 500 km s Fiir vpor < 250 km s7! ist die Differenz in log g1
und Teg zwischen Pol (Teg p) und Aquator (Teff eq) relativ moderat, ndmlich < 0.24 dex in log g
und |Tefeq — Teff,pl/Tefr,p < 0.13. Insbesondere weichen die gemittelten Werte des Sternradius
(groBer als Ry, weshalb unter Erhaltung der Leuchtkraft T3} kleiner als Teg 1—p wird) und der
Schwerkraft g, (kleiner als g, ) nur unwesentlich von den nominellen Werten bei vyt = 0 ab.
Das Beispiel fiir den B2-Hauptreihenstern verdeutlicht, dal im Temperaturbereich um 20000
K bei geniigend hohen Rotationsraten wv.o; 2> 300 km s~! eine deutliche Temperaturdifferenz
zwischen Pol und Aquator von etwa 2 4000 K auftritt. Diese ist von besonderer Bedeutung, da
sich in diesem Temperaturbereich die lonisationsstruktur im Wind ganz entscheidend dndern
und folglich die Winddynamik beeinflussen kann (siehe dazu Kapitel 4.5.2 und 8). Auch zeigen
Sterne dieses Spektraltyps besonders hdufig hohe Rotationsraten, die in der Gré8enordnung von
Urot S 0.5...0.8 vip liegen kénnen, was in Hinsicht auf das Modell der Windkompression sehr
bedeutsam ist (vgl. Kap. 4.1). Da bei Sternen dieses Spektraltyps die Thomson-Streuung wesent-
lich schwiicher (I' < 1072) ist, ist die Deformation der Oberfliche etwas schwicher ausgeprigt
als bei dem O-Uberriesen-Modell.

Im Falle der A-Uberriesen geniigen aufgrund ihrer geringen Schwerkraft bereits absolut gesehe-
ne kleine Rotationsraten, um eine deutlich Temperaturdifferenz zwischen Pol und Aquator zu
erreichen. Allerdings beobachtet man bei diesen Objekten im allgemeinen nur geringe Werte von
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Tabelle 4.1: Sternparameter und ihre gemittelten Werte als Funktion der Rotationsgeschwindig-
keit. Aquatorradius Req und gemittelter Radius R%Y in Einheiten von R, Effektivtemperaturen
am Pol Te p, am Aquator Teff oq und gemittelte Effektivtemperaturen 7737 in K, vpo¢ in km s,
§1,eq DZW. Vesc eq bezeichnet die Normalbeschleunigung bzw. Entweichgeschwindigkeit am Aqua—

tor.

(1) O-Uberriese: Leuchtkraft L, = 10°Lg, polare Beschleunigung log g, , = 3.60, Polarradius
R, =19 Rg, Masse M, = 52.5 Mg, ' = 0.5, veri¢ = 420 km s™.

Urot 108; 9l,eq Vesc,eq Req Teff,eq Teﬂ,p Riv 10g !]jl_v T:f‘f’

0 3.60 723 1.00 42000 42000 1.00 3.60 42000
50 3.59 718  1.00 41865 42067 1.00 3.60 41933
100 3.57 702 1.02 41452 42272 1.01 3.59 41735
150 3.52 675 1.04 40727 42624 1.03 3.58 41410
200 3.45 635 1.08 39624 43139 1.05 3.56 40971
250 3.35 578  1.14 38008 43838 1.08 3.54 40445
300 3.20 503  1.21 35595 44737 1.11 3.51 39887
350 2.96 395 1.31 31653 45808 1.14 3.49 39403

Tabelle 4.2: (2) B2-Hauptreihenstern: L, = 2310 Lg, logg, , = 4.11, R, = 4.0 Ry, M, =
75Mg, T =7.4-1073, veic = 486 km s~!.

Urot 10g G1l,eq Vesc,eq Req Teff,eq Teff,p Riw 108; !]jl_v T:f‘f’

0 4.11 842  1.00 20000 20000 1.00 4.11 20000
50 4.10 838 1.00 19953 20024 1.00 4.11 19977
100 4.08 825 1.01 19809 20095 1.01 4.10 19907
150 4.05 801 1.03 19560 20217 1.02 4.09 19792
200 4.00 768 1.06 19190 20394 1.04 4.07 19634
250 3.93 723 1.10 18672 20630 1.06 4.06 19440
300 3.84 663 1.14 17954 20934 1.08 4.04 19219
350 3.71 585 1.21 16935 21308 1.11 4.02 18991
400 3.51 479 1.29 15387 21744 1.13 4.00 18789
450 3.12 320 1.40 12566 22182 1.15 3.99 18664

Tabelle 4.3: (3) A-Uberriese: L. = 2.34-10° Lg, log gy , = 1.00, R, = 200 Rg, M, = 14.6 M,
I' = 0.39, veit = 75 km s

Urot 10g G1l,eq Vesc,eq Req Teff,eq Teff,p Riw 10g gjl_v Télf%,

0 1.00 131 1.00 9000 9000 1.00 1.00 9000
25 0.93 123 1.04 8769 9113 1.02 0.98 8892
50 0.68 98 1.17 7893 9493 1.09 0.92 8602
65 0.29 66 1.33 6537 9864 1.14 0.89 8427




70 KAPITEL 4. GRUNDLEGENDE PHYSIKALISCHE EFFEKTE

vsin i, die deutlich unterhalb 50 km s™! liegen. Deshalb ist die Rotation fiir die Oberfliichenge-
stalt der Sterne dieses Spektraltyps von nur sekundirer Bedeutung.

4.3.4 Konsequenzen des Gravity Darkening auf die Kontinuumsbeschleuni-
gung

Die Konsequenzen des Gravity Darkening fiir die Gesamtdynamik des Windes werden wir in
Kapitel 7.4 anhand der numerischen Modelle diskutieren. Allerdings wird es zum Verstdndnis
dieser Modelle hilfreich sein, wenn wir zuerst das Verhalten der Thomsonbeschleunigung be-
trachten.

Dazu definieren wir (vgl. CO) den Vektor der sogenannten oblateness finite-disk-Korrekturfak-
toren (OFD-Faktoren), die das Verhidltnis der Kontinuumsbeschleunigung fiir den rotierenden
Stern unter Mitberiicksichtigung des Gravity Darkening zur rein radialen Kontinuumsbeschleu-
nigung in Punktsternndherung g™ (Gl. (4.48)) angeben:

— cont 2
4
A A / (7, ) ' dQ (4.95)
9r,1-D L,

Qc

Wir werden im folgenden von einer Sternatmosphére ausgehen, deren Strahlungsflufi lokal durch
die Planckfunktion I5(7,7') = B,[Tes(©)] beschrieben werden kann, wobei wir das Limb-
Darkening vernachldssigen. F'iir die Kontinuumsbeschleunigung gilt somit:

cont —cont = /
9o 9 C) TA (7 "g
g»cont(F) — g%ont — g’cont é’ _ SE /dg@ / qin 9dy —=—efft » "/ OB ff(r ’IZ) n/q)
g;:ont g‘cont é* ;ﬂ
(4.96)
Aus Symmetriegriinden ist g3 gleich Null, und die anderen Komponenten von 77¢ lauten:
c 4 0B r? 4 — =N
e = 7 Te[(O(, )] n dQ2 (4.97)
Qc
4 2
i = 2P [ e ) (4.99)
Qc

Direkt am Sternrand gehen diese beiden Ausdriicke mit Gl. (4.78,4.79,4.87, 4.88) iiber in

o _ 4nGM. | 8 [R.(©®)]° , .

ne(r=R.) = > {—27 [ R, ] w”sin® cosO ¢ (4.99)
o _ 47GM, 8 [R.(®)]° , .,

ni(r=R.) = > {1 ~ 57 [ R, ] wsin“O ;. (4.100)

Der Vektor der Kontinuumsbeschleunigung ist parallel zum Flufivektor F und damit antipar-
allel zur lokalen Normalbeschleunigung geg. Auf diese Weise ist die Richtungsabhingigkeit der
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Thomsonstreuung im Wind konsistent mitberiicksichtigt.
Abb. 4.11 und Abb. 4.12 zeigen das Verhalten dieser beiden Komponenten fiir ein B2-Stern-
Modell, das dem Standardmodell ;,S-350” von OCB und CO entspricht, mit L. = 2310 Lg,
T.g = 20000 K, R, = 4.0Re, M, = 7.5Mg, I'i_p = 7.36 - 1073, vyt = 350 km s™' (siche
Tab. 4.1). 2

Wir bestdtigen mit dieser Rechnung die Ergebnisse von CO (vgl. CO (Abb. 4)).
Das Verhalten des radialen Terms 7y ist im wesentlichen von der Temperatur bestimmt, die am
zu 7 gehdrigen FuBpunkt auf der Sternoberfliiche herrscht. Da der Pol heifer und der Aquator
kiihler ist, ist 1¢ groBer (kleiner) als 1 iiber dem Pol (in der Aquatorebene). Diese Tempera-
turabhingigkeit bestimmt das Verhalten bis zu groflen Entfernungen. Fiir r — oo wird ein
Ort iiber dem Pol (Aquator) auch von dquatornahen (polnahen) Zonen mitbestrahlt, was eine
relative Absenkung (Erh6hung) von n¢ zur Folge hat. Da aus geometrischen Griinden selbst bei
extrem grofien Entfernungen von einem Ort {iber dem Pol aus niemals die kiihlste Zone exakt
am Aquator ,,gesehen” werden kann, ist ne (O = 0) stets groBer als 1. (Analoges gilt fiir 77 iiber
dem Aquator).

ne verlduft nicht streng monoton mit r, sondern steigt fiir kleine Entfernungen diber dem Pol
an und sinkt erst bei etwas gréfleren Abstdnden aufgrund des soeben beschriebenen Verhaltens
der mittleren Bestrahlung ab. Am Aquator sinkt 5¢ zuerst mit r, um dann wieder anzusteigen.
Dieser Effekt nahe der Sternoberfliche ist durch deren Asphirizitit bedingt: Uber dem Pol ist
die Sternoberfliche schwicher gekriimmt als die eines sphérischen Sterns mit gleichem Radius
(vgl. Abb. 4.10). Fiir r = R, betrigt der erfafite Raumwinkel €. exakt 27 und ist genauso
grof3 wie im Falle eines sphirischen Sternes. Entfernt man sich nun vom Stern, so ist €. iiber
dem Pol (Aquator) gréBer (kleiner) als bei einem sphirischen Stern mit gleichem Radius. Dieser
Raumwinkel-Effekt fiihrt z.B. iiber dem Pol zu einer Fluflerh6hung, der die Flulabsenkung auf-
grund des zusdtzlichen Beitrages kiihlerer Zonen am Rand von €. (d.h. bei 9 ~ 9,) iiberwiegt,
wodurch 7° anfangs wichst. Analoges gilt fiir das Verhalten von ¢ am Aquator.

Das Verhalten des polaren Terms 7g ist im wesentlichen durch die Richtung des Strahlungs-
fluivektors

B F
Tux = — (4.101)
|F]
und damit in unmittelbarer Sternndhe direkt durch die Abplattung des Sterns bestimmt. Da der
Stern eine rotationssymmetrische oblate Form besitzt, sind seine Oberflichennormalen beziiglich
der radialen Richtung polwdirts geneigt. (Im Extremfall einer flachen Scheibe wiren alle Fichen-
normalen in der nérdlichen (siidlichen) Hemisphidre in Z(—Z)-Richtung orientiert.) ng ver-
schwindet aus Symmetriegriinden iiber dem Pol und in der Aquatorebene (fiir diese Orte er-
scheint der Stern dem Betrachter rotationssymmetrisch beziiglich der Sichtrichtung bzw. spiegel-
symmetrisch beziiglich der Aquatorebene) und ist fiir kleine und mittlere Entfernungen negativ.
Der Effekt ist am ausgeprigtesten fiir mittlere Co-Breiten ©, da bei diesen der Winkel zwischen
der Oberflichennormalen und dem radialen Richtungsvektor €, am gréfiten ist. Erst bei gréfleren

2Dieses Sternmodell ist deshalb fiir unsere theoretischen Uberlegungen interessant, weil im Fall der B2-Haupt-
reihensterne das theoretische Verhéltnis von v zu vror besonders niedrig ist (Vgl. BC, Abb. 15) und fiir diesen
Spektraltyp die meisten Be-Sterne (vgl. Kap. 1.3.1, S. 13) auftreten. Der kleine Wert von vro/veo favorisiert fiir
diese schnell rotierenden Objekte den Windkompressions-Mechanismus (vgl. Kap. 4.1).
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Abbildung 4.11: Oblate finite-disk- (OFD-)Faktor 5 fiir ein B2-Stern-Modell. Unten ist zur
Verdeulichung die Projektion der oberen Kontur-Darstellung von n¢ fiir ausgesuchte Co-Breiten
© aufgetragen.

Diese Abbildung entspricht Abb. 4 in CO.
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Abbildung 4.12: Wie Abb. 4.11; jetzt polarer OFD-Faktor 778 fiir ein B2-Stern-Modell. Diese

1—(R_+(THETA) /r)

Abbildung entspricht Abb. 4 in CO.



74 KAPITEL 4. GRUNDLEGENDE PHYSIKALISCHE EFFEKTE

Radien (r 2 2R,) wird ng positiv, was eine Folge des héheren/geringeren Strahlungsfeldes iiber
dem Pol/ dem Aquator ist: Durch die vektorielle Addition beider Komponenten resultiert eine
positive polare Komponente des Strahlungsfeldes. Fiir r — oo erscheint der Stern letztendlich
wieder als Punktquelle, und das Strahlungsfeld besitzt unabh&ngig von seiner Beschaffenheit an
der Sternoberfliche nur eine radiale Komponente. Somit geht ng wieder gegen Null.

Die zusitzliche radiale Komponente des Kontinuumsstrahlungsfeldes ist unerheblich fiir die Dy-
namik des Windes, solange die Thomson-Beschleunigung betragsméfig wesentlich kleiner als die
Gravitationsbeschleunigung ist. Im Falle der Uberriesen allerdings kénnen die unterschiedlichen
Strahlungstemperaturen an Pol und Aquator zu einer deutlichen Variation von no(©,r) und da-
mit des reduzierten Gravitationsterms im Wind fiihren. Auch der polare Term g&™ wird dann
von Bedeutung sein, wenn er in der Gréflenordnung der polaren Linienstrahlungsbeschleunigung
gg“es liegt.

4.3.5 Das ,,Q2-Limit”

Ein eng mit der Problematik des Gravity Darkening zusammenhdngender physikalischer Effekt
ist das von Langer (1998) und Glatzel (1998) kontrovers diskutierte ,,Q-Limit” fiir Objekte nahe
des Eddington-Limits. Obwohl in vorliegender Arbeit solche extremen Objekte nicht behandelt
werden, gehen wir der Vollstandigkeit halber auf diese Fragestellung ein.

Ignoriert man in der radialen Bewegungsgleichung die Druckterme und beriicksichtigt nur die
Kontinuumsbeschleunigung, so ergibt sich in der Aquatorebene fiir r = R,:

wI" GM,

c R?

+w?R, =0, (4.102)

mit dem Kontinuums-Massenabsorptionskoeffizienten .
Geht man von einem sphirisch-symmetrischen Strahlungsfeld aus, so folgt

G M, wL

2 * ! ! *
e 1-T1 M= "
erit R* ( )7 47TC(;M*

v (4.103)

Somit ginge nahe des Eddington-Limits (I — 1) die kritische Rotationsgeschwindigkeit gegen
Null (vgl. Langer 1998).

Auf diese Argumentation baut das von MacLow et al. (1996) vorgeschlagene Szenario fiir das
Entstehen der dquatorialen Scheibe im Homunculus-Nebels um 7 Carinae: Dieses Objekt befin-
det sich nahe des Eddington-Limits. Deshalb kénnte sich wdhrend der LBV-Phase die Scheibe
aufgrund der Kombination der in der Aquatorebene maximalen Rotation mit dem momentan
stark erh6hten Massenausflufl gebildet haben.

Die Herleitung der kritischen Rotationsgeschwindigkeit vernachldssigt aber in der Beschrei-
bung des Eddington-Limits das Gravity Darkening. Dieser Aspekt wird von Glatzel (1998)
diskutiert. Wir folgen zun&chst seiner Argumentation: Beschreibt man die Kontinuumsstrah-
lungsbeschleunigung in der Diffusionsndherung (s. o.), so ist der Strahlungsfluff F nicht mehr
durch L/(47r?), sondern durch Gl. (4.83) gegeben. Man kann nun die Leuchtkraft als das Ober-
flichenintegral des Strahlungsflusses F iiber die durch die Aquipotentialbedingung (GI. (4.71))
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gegebene Sternoberfliche definieren:

4agT? dT -
L,=— — ddA . 4.104
3kp do / v (4.104)

d=const

Fiihrt man die dimensionslose Grofle f ein:

1 -
f=-1 / Vo dA, (4.105)

P=const
wobei f von der Gréfienordnung 1 ist (w =0 — f = 1), so folgt:
L.  4agcl®dT
ArGM,.f 3kp d®°

(4.106)

Im n#chsten Schritt setzt Glatzel fiir den radialen Gradienten des Potentials 0®/0r folgenden
Ausdruck an:

0  GM,

ar 2
An dieser Stelle kénnen wir der Argumentation nicht folgen, da die radiale Beschleunigung g,
gleich —0®/0r sein sollte. Aus diesem Grund sollte das Potential einen Term beinhalten, der die
radiale Thomson-Beschleunigung beriicksichtigt. Dieser Term sollte eine polarwinkelabhingige
Funktion sein, die gemifl unserer Diskussion in Kap. 4.3.2, S. 67 gefunden werden kann.
Befindet sich ein schnell rotierender Stern nahe am Eddington-Limit, ist fiir die Bedeutung die-
ser Figenschaft im Zusammenhang mit der Rotation folgende Frage zu stellen: Ist die Abkiihlung
der dquatornahen Regionen aufgrund des Gravity Darkening in der Lage, die radiale Thomson-

+ wir. (4-107)

Beschleunigung so weit zu reduzieren, daff diese im Vergleich zur Zentrifugalbeschleunigung ver-
nachldssigt werden kann? Dies scheint sehr unwahrscheinlich, da in solch einem Fall ein enormer
Gravity Darkening-Effekt notwendig wire.

In der weiteren Argumentation Glatzels ergibt sich mit GI. (4.83) und (4.104) der Strahlungsfluf
in der Aquatorebene am Sternrand:

L GM,
- 4nGM.f R?

+ wQR*) . (4.108)

Setzt man GI. (4.108) in Gl. (4.102) und verwendet man die Definition von I aus Gl. (4.103),

so folgt:
G M, N
(— 2 +w2R*) (—7 + 1) = 0. (4.109)

*

Diese Gleichung beinhaltet nun zwei kritische Bedingungen. Die erste ist die klassische fiir die
kritische Rotation (unter Vernachldssigung der Deformation der Oberfliche):

GM,

(WR) 2t = Verit = —5— (4.110)
R,

Somit wiirde sich laut Glatzel das ,,2-Limit” als ein Artefakt aufgrund der Vernachldssigung des

Gravity Darkening erweisen, und die kritische Rotationsgeschwindigkeit vy wdre unabhdngig
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vom FEddington-Faktor.

Unserer Ansicht nach sollte sich jedoch im Hinblick auf die in Kap. 4.3.2, S. 67 gefiihrte Dis-
kussion die wahre Losung des Problems zwischen den von Langer und Glatzel vorgeschlagenen
Extremen befinden, gesetzt dem Fall, dafl die hier dargestellte Beschreibung des Gravity Darke-
ning der realen Physik entspricht.

4.4 Ionisationsgleichgewicht und Besetzungszahlen

Zur Parametrisierung der Linienstrahlungsbeschleunigung benétigen wir an den Aufpunkten 7
im Wind die sogenannten force multiplier M (7) (siehe dazu Kap. 4.5.1, 4.5.5). Um diese Grofien
iiber die Frequenz- und Linienstdrkenverteilung der atomaren Linieniiberginge bestimmen zu
kénnen, verwenden wir zur Berechnung der lonisationsstruktur und der Besetzungszahlen eine
von Springmann (1997, S97) entwickelte approximative Methode. Diese geht auf grundlegende
Ideen von Abbott & Lucy (1985), Schmutz (1991) und Lucy (nicht verdffentlichte Aufzeichnun-
gen) zuriick. Im folgenden wollen wir diesen Ansatz in Bezug auf die verwendeten Niherungen
und die speziell fiir vorliegende Arbeit relevanten Aspekte vorstellen. Beziiglich einzelner Her-
leitungen verweisen wir auf die detaillierte Darstellung in S97.

Die vereinfachte Beschreibung hat gegeniiber der numerisch duflerst aufwendigen exakten
Losung der Ratengleichungen (vgl. Kapitel 1.1, S. 2) den Vorteil, daf diese hier in einer einfa-
chen lokalen Formulierung schnell berechnet werden kénnen, wobei der physikalische Parame-
terraum im Rahmen vertretbarer Ndherungen abgedeckt wird. Dieser Gesichtspunkt ist fiir die
zeitaufwendige numerische Behandlung unserer mehrdimensionalen Problemstellung von grofier
Bedeutung.

4.4.1 Naherungen

Folgende Niherungen gehen in die Berechnung der lonisationsschichtung und der Besetzungs-
zahlen ein:

Vernachlassigung der stimulierten Emission Zur Berechnung der Linienstrahlungsbe-
schleunigung sind nur solche Linieniibergdnge von Interesse, deren Wellenldnge im Bereich des
Strahlungsmaximums heifler Sterne (10000 K - 60000 K) liegen. Die Wellenlinge des Maximums
der Planckfunktion B, bei der Temperatur T folgt aus dem Wienschen Verschiebungsgesetz:

5100A

HITS)

(4.111)

Also liegt der Bereich des stirksten Flusses im UV bei etwa 1000 A (zwischen der Her-Kante bei
228 A und 3000...5000 A). Als Konsequenz daraus kann die stimulierte Emission vernachldssigt
werden, da der Boltzmann-Faktor exp(—hv/(kgT)) (mit dem Planckschen Wirkungsquantum h)
fiir den Wellenldngenbereich der meisten starken treibenden Linien im allgemeinen viel kleiner
als 1 ist und fiir die Ndherung des mittleren Strahlungsfeldes J, = W1, (s. u.) das Verhéltnis
von stimulierten zu spontanen Prozessen durch W/(exp(hv/(kgT)) — 1) < 1 gegeben ist.
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Mittleres Strahlungsfeld Das mittlere Strahlungsfeld .J, ist definiert durch:

1
J () = o= I,(7 ) . (4.112)
Q=4r
Fiir dieses wird die Ndherung
J, (7)) = W) L (Traa (7, v)) (4.113)

verwendet. W () bezeichnet den Verdiinnungsfaktor

/dﬂ

W) = S —

(4.114)
der der geometrischen Verdiinnung des einseitig einfallenden stellaren Strahlungsfeldes mit ab-
nehmendem Abstand vom Stern Rechnung trigt. Fiir einen sphérischen Stern ist W (i) durch
Gl. (4.41) gegeben.

Die Intensitdt I, (Traa(7, v)) mit der Strahlungstemperatur Tyaq(7, v) beschreibt die frequentielle
Verteilung der Photonen. Fiir I, wird entweder eine Plancksche oder Kurucz-Modellatmosphére
verwendet (vgl. Kapitel 4.5.4). Der wesentliche Unterschied des Einflusses dieser beiden Atmo-
sphidren auf die lonisationsstruktur liegt in der unterschiedlich starken ionisierenden Strahlung
(d.h. der frequnzabhingigen Strahlungstemperatur Ty,4(v)) an der Hauptionisationskante. Diese
ist die HI-Kante bei 911 A fiir A- und die Her-Kante bei 228 A fiir heife O-Sterne.

Die Niherung fiir .J, mit dem in Gl. (4.114) definierten Verdiinnungsfaktor W ist nur giiltig,
solange die optische Tiefe 7(7) klein ist und man sich nicht im LTE befindet, d.h. auch das
Kontinuum optisch diinn ist. Eine Formulierung fiir .J, fiir den Fall hoher optischer Tiefen
(W — 1), die den Ubergang ins LTE gew#hrleistet, ist in S97 (Anhang C) gegeben. Wir werden
aber im weiteren von einem optisch diinnen Kontinuum ausgehen und andernfalls ausdriicklich
darauf hinweisen.

StoBe Der Einflufl der Stofie ist in zweierlei Hinsicht zu untersuchen: Zum einen kdnnten me-
tastabile ® Zustinde zerstért werden, und zum anderen kénnten bei erlaubten optisch dicken
Ubergingen deren obere Niveaus anders besetzt und dadurch ihr Beitrag zur Linienstrahlungsbe-
schleunigung und auch (in geringerem Mafle) die lonisationsschichtung verdndert werden. Wie in
S97 gezeigt, ist der Einflufl der Stéfle auf Besetzungszahlen und lonisationsstruktur in Hinblick
auf die Berechnung der Linienstrahlungsbeschleunigung vernachléssigbar. Zwar sind St&fe in
der Lage, die Besetzung angeregter Niveaus erlaubter optisch dicker Uberginge zu beeinflussen
(vgl. Gl. (4.118)), die allerdings nur einen geringen Beitrag zur Linienstrahlungsbeschleunigung
liefern (siehe S97, Kap. 7.3.5, Abb. 7.29, bzw. Abbott 1982). Deshalb sind die Stéfe in diesem
Zusammenhang als irrelevant zu betrachten.

Da nur die lonisation vom Grundzustand beriicksichtigt wird und St&fle im Temperaturbereich
unter 80000 K dafiir bedeutungslos sind (vgl. S97, Gl. (4.26)), werden sie auch bei der Bestim-
mung der lonisationsschichtung vernachlissigt.

3Unter einem metastabilen Zustand versteht man einen solchen, fiir den ein Ubergang zu einem tiefer liegenden
Niveau aufgrund der Auswahlregeln der L.S-Kopplung verboten ist.
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4.4.2 Die Ionisationsgleichung

Die grundlegende Annahme fiir die Ableitung der lonisationsgleichung ist, daf§ das lonisati-
onsgleichgewicht durch Strahlungsprozesse bestimmt wird und durch das Gleichgewicht von
Photoionisationsprozessen von allen Niveaus zum Grundzustand der ndchsth6heren und Rekom-
binationen vom Grundzustand zu allen Niveaus der nichstniedrigeren lonisationstufe gegeben
ist.
Die Annahme, dafl nur zum Grundzustand der nichsthSheren (nichsttieferen) lonisationsstu-
fe ionisiert (rekombiniert) wird, ist die notwendige und hinreichende Bedingung dafiir, da§ die
Besetzungszahlen unabhdngig von der lonisationsstruktur bestimmt werden kénnen. In der vor-
liegenden Niherung werden des weiteren Linieniibergdnge als optisch diinn betrachtet (d.h. ihr
direkter Einfluff auf die Besetzungszahlen wird vernachldssigt, s.u.).

Die Frequenzabhingigkeit des Photoionisationsquerschnittes wird als quadratisch von der
lonisationskante abfallend angenommen (Seaton 1958), wobei der maximale Fehler weniger als
10% betrigt. Die verwendete lonisationsgleichung lautet (S97, Gl. (4.47))

N1 .741Me Te 1,741 )
Mijtilte _ yy ( Lyt ) {C+n+W(a-n=0)} (4.115)
nlvj Tra‘d TLL]' Traa

n1,; (n1 j+1) bezeichnet die Besetzungsdichte des Grundzustandes der j (j+1)-ten lonisationsstu-
fe. Das Verhiltnis im lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE, durch * gekennzeichnet)

(nLane/nLj)?:de wird durch die Saha-Boltzmann-Gleichung beschrieben:

TR D w—
(nmﬂn ) _ gujt1 ( Tk )exp(—hl/l/(kBT)) ‘ (4.116)
ny,j 91,5 h

T, ist die Elektronentemperatur, die iiber die Maxwellsche Geschwindigkeitsverteilung der Elek-
tronen definiert ist, und vy die lonisationsfrequenz vom Grundzustand der j-ten zu dem der
(7 + 1)-ten lonisationsstufe. Wir nehmen im weiteren einen typischen Wert T, = 0.8 T.g an.
Trad bezeichnet die fiir die Bestimmung von lonisationsstruktur und Besetzungszahlen gew&hlte
Strahlungstemperatur. Bei Planckscher Bestrahlung wird diese Gréfie durch Mittelung der loka-
len Effektivtemperaturen auf der Sternoberfliche bestimmt. Bei realistischeren Modellen, die die
lonisationskanten im ionisierenden photosphérischen Flufl beriicksichtigen, wird Ty,q durch den
Fluf auf der kurzwellenldngigen Seite der betreffenden Tonisationskante einer adaquat gewahlten
Modellatmosphére bestimmt (siche Kap. 4.5.4).

¢ und 7 sind durch folgende Gleichungen gegeben:

C:al/Zai, n= Z(ai/al)/z:(ai/al). (4.117)

teEM

M bezeichnet die Menge der metastabilen Niveaus, und ¢, » und (1 — ¢ — 1) das Verhiltnis
der Rekombinationen zum Grund-, zu metastabilen und zu normalen angeregten Zustédnden zur
Gesamtzahl aller Rekombinationen.

Die Verhiltnisse der Rekombinationskoeffizienten aq, a; auf das erste bzw. i-te Niveau ay /e
hdngen rein von atomphysikalischen Gréfien ab und kénnen unabhdngig vom Modell berechnet
werden (vgl. S97, Gl. (4.43)). Wie man an Gl. (4.115) erkennt, hingt die lonisationsstruktur nicht
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von den angeregten Zustinden ab, weshalb die Besetzungszahlen dieser angeregten Niveaus mit
Gl. (4.118) bzw. Gl. (4.123) unabhingig von der lonisationsschichtung bestimmt werden kénnen.
Die Gleichung fiir die lonisation (Gl. (4.115)) besitzt einen glatten Ubergang in das LTE fiir
W — 1. Eine &hnliche Gleichung (aber ohne die n-Terme) wurde von Schmutz (1991) und
Schaerer & Schmutz (1994) verwendet.

4.4.3 Besetzung der Niveaus

Die fiir die Winddynamik entscheidenden Linien sind diejenigen, deren unteres Niveau entweder
ein Grund- oder metastabiler Zustand ist. Aus diesem Grund werden im Rahmen des gew&hlten
Ansatzes bei der Berechnung der Linienstrahlungsbeschleunigung diejenigen Linieniiberginge
mitberiicksichtigt, deren unteres Niveau ein Grund- oder metastabiler Zustand ist. Dabei wird
fiir die angeregten Niveaus nur der jeweils stdrkste nach unten fiihrende Ubergang beriicksichtigt.

Da die stimulierte Emission vernachlissigt wird, ben6tigt man fiir die Berechnung der Linien-
opazitdt (Gl. (4.32)) nur die Besetzungszahl des unteren Niveaus. Auf diese Weise kénnen auch
all diejenigen angeregten Linien mitberiicksichtigt werden, deren unteres Niveau ein angeregtes
Niveau ist, von dem aus ein Ubergang direkt auf einen Grund- oder metastabilen Zustand fiihrt.
Alle anderen Uberginge zwischen angeregten Niveaus, deren unteres Niveau kein metastabiler
oder Grundzustand ist, werden vernachlissigt.

Im Rahmen der Sobolev-Niherung 148t sich bei Annahme der Zwei-Niveau-Niherung der
Quellfunktion Sy, eines Linieniiberganges 1 — 2 der Frequenz vq5 eine Formulierung fiir das
Verhidltnis der Besetzungszahlen des oberen und unteren Niveaus sowohl erlaubter wie auch
verbotener Uberginge finden, die die Rolle von St&8en mitberiicksichtigt.

Fiir ,,normale” Uberginge ergibt sich (S97, dort Gl. (4.16, 4.17)):

"2 w1 -6 (@) + 5 (@) . (4.118)
(al (sl Toa (al T,

mit dem Kopplungsparameter

(1-0)+p8 ¢€/B+(1-9

(4.119)

Cay

und dem Anteil ¢ = yPrrwe der Stoflabregung an der gesamten Abwédrtsrate, wobei Ay die
Strahlungs- und C5; die Stofirate bezeichnet. [ ist die lokale Entweichwahrscheinlichkeit in
Sobolevndherung:

p(r) = /Q » [1 — exp(—s(F,@))] /7s(, 71) 2 . (4.120)

Der Stern #* bezeichnet das Verhiltnis im lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE), das
fiir die jeweilige Temperatur (Elektronentemperatur T, bzw. Strahlungstemperatur Tyaq) lautet:

(na/n1)7 = (92/91) - exp(—hvio/(kT)) . (4.121)

Gl. (4.118, 4.119) verdeutlichen, daB selbst im Falle geringer StoBwahrscheinlichkeiten (kleiner
Wert der Wahrscheinlichkeit ¢, daf ein in einer Linie absorbiertes Photon durch einen folgenden
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Tabelle 4.4: Die héchsten beriicksichtigten lonisationsstufen. In der spektroskopischen Notation
bezeichnet 1 das neutrale Element.

H I He 1 | C A N wvI O wvi |F I
Ne vi |Na vi|Mg vi |Al vi |Si vi |P Wi
S vii | Cl vi | Ar vir | K vl Ca vi |Ti v
V v Cr vi|Mn VI Fe wvirn | Co wvir | Ni v
Cu VI | Zn 111

StoB in den thermischen Pool abgegeben wird) bei einer geringen Entweichwahrscheinlichkeit
ein Photon in einer Linie thermalisiert werden kann. Deshalb ist €/ als der effektive Therma-
lisierungsparameter anzusehen.

Da in unserer N&herung Stofle vernachldssigt werden, lautet das Besetzungsverhéltnis fiir er-

laubte Uberginge (597, Gl. 4.16 fiir § = 0):

" _w (@) ) (4.122)

m m Trad

Im Falle ,,verbotener” Uberginge, deren oberes Niveau ein metastabiler Zustand ist, gilt (vgl. S97,

Gl. (4.18)): *
"2 (@) . (4.123)

m m Trad

Diese Besetzungsvorschriften fiir die atomaren Niveaus lassen sich anhand eines Drei-Niveau-
Atoms unter Vernachldssigung der Stéfe und der endlichen optischen Dicke der Linien (fiir grofie
Entfernungen zum Stern fillt die mittlere Intensitdt in optisch dicken Linien schneller als in op-
tisch diinnen) rechtfertigen. Die letzte Annahme betrifft jedoch ohnehin nur die oberen Niveaus,
deren Bedeutung fiir die optische Tiefe der Linien vernachlissigbar ist.

Da fiir einen metastabilen Ubergang die Be- und Entvélkerung iiber héherliegende Niveaus
erfolgt, macht sich im Verhédltnis der oberen und unteren Besetzungszahl die geometrische
Verdiinnung des Strahlungsfeldes nicht bemerkbar, und man erhilt eine quasi-LTE-Besetzung
bei einer Anregungstemperatur Tyaq (vgl. Lucy & Abbott 1985).

4.4.4 Die atomaren Daten

Zur Berechnung der Besetzungszahlen verwenden wir die in der von A. Pauldrach und M. Len-
non (Universitdts-Sternwarte Miinchen) innerhalb der letzten 15 Jahre erarbeiteten Datenbank
enthaltenen Ubergangswahrscheinlichkeiten, Energieniveaus und Wellenlingen (vgl. Pauldrach
et al. 1998). Diese umfafit die ersten 30 Elemente von Wasserstoff mit Zink in den wichtigsten
lonisationsstufen (siehe Tab. 4.4). Nicht mitberiicksichtigt sind Li, Be, B und Sc, die aufgrund
ihrer geringen Haufigkeit bei der Berechnung der Linienstrahlungsbeschleunigung nicht ins Ge-
wicht fallen.

Es werden insgesamt 149 lonisationsstufen mit 4244 Energieniveaus in Betracht gezogen. Die
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Anzahl der erfafiten Linieniibergéinge betrigt etwa 2.5 - 106.

Jedes Modellion, das im Non-LTE verwendet wird, besteht aus sorgfiltig ausgewdhlten Niveaus
(deren jeweilige typische Anzahl etwa 50 betrigt), die ausreichend zur Bestimmung der fiir die
Linienstrahlungsbeschleunigung wichtigsten Besetzungszahlen sind, solange die Vollstandigkeit
der Linienliste gewidhrleistet ist. Bei leichten lonen liegen die héchsten beriicksichtigten Niveaus
nahe der lonisationskante, und bei schweren lonen ist ihre Lage dadurch bestimmt, daf alle
metastabilen und héherliegenden Niveaus mit nennenswerter Bevolkerung erfafit sind.

Wichtig im Hinblick auf eine quantitative Anwendung ist die Vollstindigkeit der Linienliste,
d.h. daBl die wesentlichen Beitrige zur Linienopazitit in den Frequenzbereichen, in denen das
Flufmaximum bei den Effektivtemperaturen der untersuchten Objekte (bei OB-Sternen das
Lyman-Kontinuum) liegt, durch die Daten erfafit sind. Abgesehen von der Frage nach der
héchsten mitzuberiicksichtigenden Frequenz, die durch die héchsten betrachteten lonisations-
stufen gegeben ist, stellt sich auch die nach der notwendigen Anzahl der schwachen Linien, ab
der man die Linienliste als komplett erachten kann.

Springmann (1997) ergdnzte das vor seiner Arbeit vorhandene Datenmaterial durch Hinzunahme
noch fehlender Uberginge aus der Kurucz-Datenbank (Kurucz 1995) (insbesondere fiir Ferv bis
Fevir und Nirv bis Nivir). Der Vergleich mit den Daten aus dem opacity project (Seaton 1995)
zeigte eine gute Ubereinstimmung der drei Datenbanken (siehe Springmann 1997, Abb. 5.1).
Testrechnungen, bei denen die schwichsten Linien ausgeblendet wurden, zeigten nur minima-
le Unterschiede in der resultierenden Linienstrahlungsbeschleunigung. Dies 148t eine ErhShung
der Linienopazitit bei Hinzunahme weiterer schwacher Linien langwellenlingig von 228 A nicht
erwarten.

4.5 Die Parametrisierung der Linienstrahlungsbeschleunigung

In allen bisherigen 2-D Simulationen wurde von global giiltigen Parametern kcax, o, & zur ein-
fachen Beschreibung der Linienstrahlungsbeschleunigung ausgegangen. Diese Niherung soll nun
aufgegeben und durch eine physikalisch korrektere lokale Beschreibung der force multiplier-
Parameter ersetzt werden.

Da es das Ziel dieser Arbeit ist, Effekte aufgrund der Windrotation auf der Basis eines diffe-
rentiellen Vergleichs zu 1-D Winden zu studieren, wollen wir zur selbstkonsistenten Beschreibung
der Kopplung der Non-LTE-Physik im Wind und der Dynamik eine Methode entwickeln, die in
angemessener Rechenzeit zumindest qualitative Aussagen iiber Rotationseffekte erlaubt.

4.5.1 Das Konzept des force multipliers

In einer perfekten numerischen Behandlung wiirde man die Linienstrahlungsbeschleunigung an
einem Ort 7 durch Aufsummation der Beitrige hunderttausender einzelner Linien berechnen,
was aufgrund der begrenzten Rechenzeit unmoglich ist.

Setzt man Gl. (4.34) fiir die optische Tiefe 7g in Gl. (4.35) fiir die Summe iiber die Beitrige
der einzelnen Linien zur Strahlungsbeschleunigung und nimmt man eine gleichférmig strahlende
sphirische Sternoberfliche an, so folgt fiir einen sphirisch-symmetrischen Wind (vgl. Gl. (4.54)):

sg Ly

2

> lines/ = -
r)=E¢,-
g ( ) " 4nrie

CF(r,v,,dv,/dr) M(t,) (4.124)
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mit dem force multiplier M (t,), der die Linienbeschleunigung in Einheiten der Thomsonbe-
schleunigung angibt (mit dem radialen Sobolev-Parameter ¢, = sgpvtherm/|dv,/dr|):

erm 1 Fl/ —
M(t,) = ”“‘C D> ”LF L (1—e kL"‘r) . (4.125)

Linien L

Wie wir in Kapitel 4.2.3 gesehen haben, 148t sich aufgrund der statistischen Verteilung der
beitragenden Linien, die von der Frequenz und Linienstirke abhingt, die Linienstrahlungsbe-
schleunigung in einfacher Weise durch die force multiplier-Parameter kcax, o und § beschreiben.
Nach Gl. (4.54) lautet der force multiplier:

5

_ Ne - 1071
M(t;) = keak t;° (m) . (4.126)

Ist man nun in der Lage, kcak, o und § als Funktionen der Effektivtemperatur (und der Metalli-
zitdt) vorzugeben, so kdnnte man beispielsweise unmittelbar mit den von Kudritzki et al. (1989)
angegebenen analytischen Ausdriicken die Massenverlustrate und Windendgeschwindigkeit in
allen Entwicklungsstadien des Sterns bei den entsprechenden Effektivtemperaturen bestimmen.
Jedoch liefern detaillierte 1-D Non-LTE-Rechnungen (vgl. Pa94) prinzipiell tiefenabhdingige kcax,
«, &, fiir die im nachhinein reprisentative globale < kcax >, < a >, < § > gefunden werden
kénnen, mit denen die hydrodynamische Simulation die gleichen Resultate wie mit den tie-
fenabhingigen Parametern liefert. Da die Kenntnis dieser erst a posteriori bekannten Werte (die
ohnehin nur fiir den 1-D Fall giiltig sind) einen erheblichen Rechenaufwand erfordert, wollen wir
eine von Ku98 vorgeschlagene, sehr effiziente Methode zur Bestimmung ortsabhdingiger kcax,
a, 6 auf den Fall zweidimensionaler Sternwinde verallgemeinern.

Dazu gehen wir in Abschnitt 4.5.2 auf das Verhalten des force multipliers ein und untersuchen
seine Abhingigkeit von den physikalischen Parametern und der lonisationsstruktur. Kapitel 4.5.3
motiviert Ndherungen in unserem Verfahren. Auf der Grundlage dieser Kenntnisse stellen wir in
Kap. 4.5.4 ein Konzept vor, das eine Beschreibung des lokalen Strahlungsfeldes im Wind erlaubt,
die bei vertretbarer Rechenzeit die entscheidenden physikalischen Gesichtspunkte mitberiicksich-
tigt. In Kap. 4.5.5 fiithren wir die erstmals von Ku98 vorgestellte Methode zur tiefenabhdngigen
Parametrisierung der Linienstrahlungsbeschleunigung ein und beschreiben in Abschnitt 4.5.6,
wie sie auf 2-D Winde zu verallgemeinern ist.

4.5.2 Eigenschaften des force multipliers

Im folgenden geben wir einen Uberblick iiber die wesentlichen Eigenschaften des force multipliers
M und seine Abh#ngigkeit von den Windparametern und der lonisationsstruktur im Wind.
Dabei werden wir (im Hinblick auf die Anwendung in spiteren Abschnitten) einige Aspekte
anhand exemplarischer Fille ndher untersuchen.

Temperaturabhingigkeit Wie Abbott (1982) bereits feststellte, variiert der force multiplier
iiber einen weiten Temperaturbereich (10000 K < Teg < 50000 K) um maximal einen Faktor
2...3 (vgl. Abb. 2a/b in Abbott 1982), abgesehen von extremen Situationen, wie z.B. dem so-
genannten Bistabilititseffekt im Bereich von B-Uberriesen (sieche Kap. 1.3.2, S. 17 bzw. 8.4,
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S. 209). Erst unterhalb 10000 K nimmt der Wert von M monoton mit sinkender Temperatur ab.
Abb. 4.13 zeigt den Verlauf des force multipliers als Funktion der Temperatur. Die Bestrahlung
erfolgt in diesem Fall durch eine Kurucz-FluBiverteilung?.

Dieses Verhalten 148t sich folgendermaBen erkldren (Abbott 1982): Fiir eine bestimmte Tempe-
ratur liegen die stirksten treibenden Linien bei oder nahe dem Maximum des Strahlungsfeldes,
das sich proportional zu v F), verhilt. Das Zusammenfallen dieser Linien mit dem Strahlungsma-
ximum ist vor allem dadurch bedingt, dafi das Strahlungsfeld die Ionisationsbalance bestimmdt.
Bei fiir O-/B-Sterne typischen Winddichten betrigt die lonisationsenergie der Hauptionisations-
stufe Fion &~ 20...30 kpTeg, und die Wellenldingen von der Hauptionisationsstufe ausgehender
Resonanzlinieniibergénge liegen in der Gréflenordnung ~ FEion/4 & 5...7 kTes. Da nun das
Maximum der Funktion vB, bei ~ 4kpT.g betrigt, liegen die stirksten Absorptionslinien bei
oder etwas oberhalb des Strahlungsfeldmaximums.

Fiir Temperaturen Teg < 10000 K verschiebt sich letzteres zum Paschenkontinuum. Da auch
fiir neutrale Elemente die meisten Resonanzlinien im Balmer-Kontinuum liegen, fallen die Wel-
lenlingen der wichtigsten Uberginge nicht mehr mit dem Maximum der FluBverteilung zusam-
men, und die Linienstrahlungsbeschleunigung nimmt fiir Temperaturen unter 10000 K rapide
ab.

Abb. 7 in Abbott (1982) verdeutlicht, da das (empirisch ermittelte) Verhdltnis des relativen
stellaren Flusses vF,/F zu dem durch den Wind abgeblockten Fluf iiber den gesamten Tem pe-
raturbereich von 10000 K bis 50000 K nur unwesentlich variiert.

Gewisse Abweichungen von der volligen Konstanz dieses Verhéltnisses mit der Temperatur sind
nicht {iberraschend, da die Verteilung der Linien in Abh&ngigkeit der Linienstdrke k1, und der
Frequenz v bei den jeweils an der Strahlungsbeschleunigung beteiligten lonisationsstufen nicht
vollig identisch ist.

Dichteabhiingigkeit Die Grofie g s hiingt von der Dichte in zweierlei Hinsicht ab: Erstens
verhilt sich g '® invers proportional zur Dichte, ¢ ~ 1/p* (vgl. Gl. (4.44)), da die Ato-
me, die im Frequenzintervall Avp Strahlung absorbieren, eine Masse pro Einheitsfliche von
PUtherm/ (dv, /dr) besitzen. Diese direkte Abhingigkeit der GréBe g ™*s von p wird durch den
Parameter t5° beriicksichtigt, d.h. je groBer tg ist, desto kleiner ist der resultierende force mul-
tiplier M (tg) (vgl. Abb. 4.15).

Zweitens beeinfluBt die Dichte die Gréfe §'"" indirekt durch ihren Einfluf auf die Tonisati-
onsstruktur. Da die niedrigeren lonisationsstufen mehr Linien besitzen, die sich normalerweise
nahe des Maximums des bestrahlenden Fluflspektrums befinden, wichst die Linienstrahlungs-
beschleunigung mit steigender Dichte (vorausgesetzt, dieser lonisationseffekt iiberkompensiert
die 1/p-Proportionalitit).

Die effektive Winddichte ist ne/W, weil sie gem&B Gl. (4.115) die lonisationsbalance kontrolliert.
Je grofer ne/W ist, desto stirker liegt das lonisationsgleichgewicht bei den niedrigeren lonisa-
tionsstufen, die eine gréfere Anzahl treibender Linien besitzt. (Das Verhdltnis n./W selbst

*Wir untersuchen in diesem Abschnitt nur elementare Eigenschaften des force multipliers, auch in Abhéngigkeit
von unterschiedlichen Beleuchtungen. Beziiglich einer genaueren Untersuchung der Gréflen des Strahlungsfeldes
verweisen wir auf Kap. 4.5.4

SWir bezeichnen im folgenden den Sobolev-Parameter unabhéingig von irgendeiner betrachteten Richtung mit
ts, da M explizit nur von dieser Gréfle abhdngt.
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Abbildung 4.13: Force multiplier M als Funktion der Temperatur (Bestrahlung durch Kurucz-
Spektren fiir log g = 3.0).

variiert im Wind nur im unteren Bereich sehr deutlich. Bei grofieren Werten von r ist es nahezu
konstant, da sich sowohl Elektronendichte n. als auch Verdiinnungsfaktor W proportional zu
1/r? verhalten.) Abb. 4.14 veranschaulicht das Verhalten von M in Abh#ngigkeit von n./W.

Abhingigkeit vom Verdiinnungsfaktor W Die force multiplier hdngen nur unwesentlich
vom Verdiinnungsfaktor W ab, da sich der Beitrag der Photoionisation von angeregten Zustinden
im lonisationsgleichgewicht nur in Sternndhe (W 2 0.1) bemerkbar macht (vgl. Abb. 4.4 in S97)
und die angeregten Linien bei O-/B-Sternen nur maximal 10% der Linienstrahlungsbeschleuni-
gung ausmachen (Abbott 1982).

Abhéangigkeit von der Ionisationsstruktur Die lonisationsstruktur, die in entscheidendem
Mafe von der Bestrahlung abhingt, beeinflufit den force multiplier mafigeblich. Im folgenden
diskutieren wir an einem exemplarischen Fall (im fiir B-Sterne relevanten Temperaturbereich
von 15000...25000 K) die verschiedenen physikalischen Konsequenzen fiir die Gréfle M, die sich
bei unterschiedlicher Temperatur oder/und lonisationsstruktur ergeben kdnnen.

Abb. 4.15 zeigt den Verlauf von M fiir log(n./W) = 11, W = 0.5 und den fiir Winde re-
levanten Bereich in logtg bei Bestrahlung durch Plancksche FluBverteilungen bzw. Kurucz-
FluBiverteilungen (logg = 2.90, Temperaturen im Intervall von 15000...25000 K). Wie man
sieht, variiert in beiden Fé&llen M bei festem logtg in Abhidngigkeit von der Temperatur im
allgemeinen maximal um einen Faktor 2...3 (< 0.5 dex).

Wie bereits oben diskutiert, féllt M streng monoton mit logts.

Bei Planckscher Bestrahlung weisen die force multiplier fiir Teg = 15000 K ... 25000 K bei kleinen
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Abbildung 4.14: Abhingigkeit des force multipliers M von der effektiven Winddichte ne/W
(Bestrahlung durch Planck-Spektrum mit Teg = 20000 K).

PLANCK log(N_e/W)
[ T

log t
Abbildung 4.15: Force multiplier M (¢) bei Bestrahlung durch Planck-Spektrum (links)
bzw. Kurucz-FluBiverteilung fiir log g = 3.00 (rechts).
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Werten von logtg (logts < —6) die deutlichsten Diskrepanzen bei unterschiedlicher Temperatur
auf (Alog M < 0.7).

Fiir die Kurucz-FluBiverteilung zeigt sich dieses Verhalten nicht, und M ist fiir alle Werte von
logtg deutlich gréfer als bei Bestrahlung durch ein Schwarzkdrper-Spektrum.

Um diese Unterschiede zu verstehen, betrachten wir die physikalische Situation detaillierter:
Abb. 4.16 zeigt den Beitrag der einzelnen Elemente zur Gesamtbeschleunigung fiir W = 0.5 und
log(ne./W) = 11. Dazu ist fiir die beiden Temperaturen und Fluiverteilungen der Logarithmus
der Groéfle

Negg = Ey () etuts 4.127
it L%;L 7 ( ) (4.127)
6 {iber die Ordnungszahl Z und logtg fiir W = 0.5 und log(n./W) = 11 aufgetragen. In allen
vier Fillen tragen im wesentlichen die CNO-Gruppe (Kohlenstoff (C, Z = 6), Stickstoff (N, Z
= 7), Sauerstoff (O, Z = 8)), die Metalle Silizium (Si, Z = 14), Phosphor (P, Z = 15), Schwefel
(S, Z = 16), Argon (Ar, Z = 18) und die Elemente der Eisengruppe (Chrom (Cr, Z = 24),
Mangan (Mn, Z = 25), Eisen (Fe, Z = 26)) zur Linienstrahlungsbeschleunigung bei. Fiir sehr
kleine Werte von logts (logts < —6) liefern nur die CNO-Gruppe und fiir 7. = 25000 K und
Kurucz-Flufiverteilung zusdtzlich Phosphor und Schwefel nennenswerte Beitrdge zu Neg. Fiir
grofe logtg (logts 2> —2) dominiert Eisen die anderen Elemente bei weitem. (Man beachte den
logarithmischen MaBstab fiir Neg!)

Da es sich im untersuchten Parameterbereich um Winde handelt, die noch nicht optisch dick
sind, sind die Linieniibergédnge der hdufigsten Elemente ungesittigt (abgesehen von einzelnen
metastabilen und Resonanzlinieniibergdngen), und die resultierenden Beitrige eine Folge der
angenommenen solaren Elementhdufigkeit (Anders & Grevesse 1989, Grevesse et al. 1996).

Die deutliche Zunahme des force multipliers M bei einer Kurucz- im Vergleich zu einer Planck-
schen FluBiverteilung folgt aus den systematisch niedrigeren Ionisationsstufen im ersten Fall.
Abb. 4.17 zeigt die jeweiligen Hauptionisationsstufen fiir Tog = 15000 K bzw. Teg = 25000 K,
W = 0.5 und log(n./W) = 11. Vor allem bei 25000 K liegen diese bei den dynamisch ent-
scheidenden Elementen bei Bestrahlung durch eine Kurucz-Flufiverteilung systematisch um eins
niedriger. Da die niedrigeren lonisationsstufen mehr Linien besitzen, resultiert in diesem Fall ein
héherer Wert von M.

Die Absenkung der lonisationsstufen bei Bestrahlung durch eine Modellatmosphire liegt, wie
bereits erwdhnt, am Abfall des ionisierenden Flusses kurzwellenlingig der lonisationskanten.
Abb. 4.18 zeigt den frequentiellen Verlauf von Ty,q(v) fiir eine Modellatmosphire (gegeben
durch F, = 7B, (Tada(v))). Die Abbildung verdeutlicht, daB die Strahlungstemperatur bei den
Ubergingen Ferv —s Fev (226.2 A) bzw. Ot — O111 (352.7 A) deutlich kleiner sind als die bei
Planckscher Beleuchtung gegebenen 25000 K. Aus diesem Grund iiberwiegen bei Bestrahlung
durch das Kurucz-Spektrum die jeweils niedrigeren lonisationsstufen.

Betrachten wir im folgenden die Situation bei Planckscher Bestrahlung, so stellen wir fest: Die
Temperaturabhéngigkeit von M fiir logts < —5 erklért sich durch die deutliche Zunahme des
Beitrages der CNO-Gruppe bei héheren Temperaturen. Da bei diesen Werten von logtg die
CNO-Gruppe und FEisen bei Teg = 25000 K den groBiten Anteil liefern, zeigt Abb. 4.19 den

SMit GI. (4.125) folgt: M(t) = (vtherm/c)(Nes/t). Das heifit, Neg kann als die effektive Anzahl optisch dicker
treibender Linien betrachtet werden (vgl. Abbott (1980), GL (8)).
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Abbildung 4.16: Beitrag zur Linienstrahlungsbeschleunigung fiir Teg = 15000 K bzw. 25000 K
und Planck- bzw. Kurucz-Flufiverteilung iiber Ordnungszahl Z und Sobolev-Parameter logtg
(W = 0.5, log(ne/W) = 11).
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Abbildung 4.17: Hauptionisationsstufen bei Bestrahlung mit Schwarzkdrper- bzw. Kurucz-

Spektrum fiir log g = 3.00 fiir Teg 15000 K (links) und Teg = 25000 K (rechts).
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Abbildung 4.18: Strahlungstemperatur Ty,4(v) bei einer Modellatmosphére mit Teg = 25000 K.
Eingezeichnet sind die lonisationsenergien fiir die Uberginge (von Grundzustand zu Grundzu-
stand) von Eisen, Fev —s Fevi (164.22 A), Ferv — Fev (226.26 A), Ferit — Ferv (404.53 A),
Fert — Ferit (766.14 A), und Sauerstoff, Orv — Ov (160.16 A), Ot — O1v (225.64 A), O
— O (352.67 A), O1 — O (910.44 A).
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Beitrag der einzelnen lonisationsstufen von Eisen und Sauerstoff . Bei Sauerstoff fallen in beiden
Fillen Haupt- und meistbeitragende lonisationsstufe zusammen, bei Eisen dagegen ist dies nur
fiir Teg = 15000 K der Fall. Bei 25000 K iiberwiegt der Beitrag von Feiv den der Hauptioni-
sationsstufe Fev, was an der im Vergleich zu Felv weitaus gréfleren Anzahl der bei Feiv zur
Verfiigung stehenden Linien liegt (beziiglich der herausragenden Bedeutung von Ferv fiir die
Strahlungsbeschleunigung in Wolf-Rayet-Winden siehe S97 (Kap. 7.3.2)). Diese Abbildungen
verdeutlichen auch den starken Anstieg des Beitrages von Sauerstoff (bzw. der CNO-Gruppe)
bei niedrigen Werten von log tg beim Ubergang von 15000 K zu 25000 K. Im Gegensatz zu diesen
Elementen liefert Eisen vor allen bei hohen logts den Hauptbeitrag.

Wie in Kap. 4.4.3, S. 79 dargestellt, sind die beriicksichtigten Linieniibergénge in drei Grup-
pen eingeteilt: Resonanzlinieniiberginge vom/zum Grundzustand, Linien, deren unteres Niveau
ein metastabiles ist und Linien, zwischen angeregten Niveaus, deren unteres Niveau in einem
Ubergang auf einen Grund- oder metastabilen Zustand fiihrt. Abb. 4.20 und 4.21 zeigen den
Anteil dieser einzelnen Liniengruppen fiir Teg = 25000 K (bei log(ne/W) = 11, W = 0.5) bei
Planckscher Bestrahlung fiir die jeweils meistbeitragende lonisationsstufe von Sauerstoff und
Eisen. Die Beschleunigung resultiert bei beiden Temperaturen im wesentlichen aus Ubergingen
im Lyman- und Balmerkontinuum (kurzwellenlingig von 911 A bzw. 3647 A). Entscheidend
bei Sauerstoff sind (i.a. einige wenige, vgl. Abbott 1982 (Tab. 5)) Resonanz- und metastabile
Uberginge, die bei kleinen Werten von log ts ausschlieBlich zu M beitragen, im Gegensatz zu
Eisen, bei dem fiir groBe logts in erster Linie die zahlreichen metastabilen Uberginge dominie-
ren (vgl. Abbott 1982).

Ein sehr &hnliches Bild der Rolle der drei beitragenden Liniengruppen ergibt sich bei Bestrah-
lung durch eine Kurucz-Fluverteilung. (Um die Darstellung im Rahmen zu halten, sei an dieser
Stelle auf eine graphische Darstellung verzichtet.)

Als wichtigste Gesichtspunkte dieses Abschnittes sind festzuhalten: Diejenigen Gréfien im
Wind, von denen der force multiplier M in entscheidender Weise abhingt, sind der Sobolev-
Parameter tg und die effektive Winddichte ne/W. Im Vergleich dazu variiert M in Abhingigkeit
von der Temperatur (bei gegebener lonisationsstruktur) und dem Verdiinnungsfaktor nur un-
wesentlich (abgesehen von bestimmten Fillen, die aber nicht die Regel darstellen). Bei grofien
Werten von logts (d.h. h6heren Dichten) dominieren aufgrund des Beitrages zahlreicher meta-
stabiler Linien die Elemente der Eisengruppe die Linienstrahlungsbeschleunigung, bei kleinen
logts (niedrigen Dichten) wenige starke metastabile und Resonanzlinien-Ubergiinge vor allem
der CNO-Gruppe. Der Beitrag angeregter Linien ist in dem von uns betrachteten Temperaturbe-
reich nur von sekundérer Bedeutung. (Ab ca. 40000 K gewinnen diese Linien an Bedeutung, da
in diesem Temperaturbereich das Strahlungsfeld in der Lage ist, die angeregten Niveaus v. a. der
CNO-Gruppe zu bevdlkern.)

Die Beleuchtung des Windmaterials ist von gréfiter Wichtigkeit fiir die lonisationsstruktur: Da
bei Bestrahlung durch eine Modellatmosphire der ionisierende Flufl kurzwellenldngig der loni-
sationskanten drastisch abnimmt, resultieren systematisch niedrigere Hauptionisationsstufen als
bei Planckscher Bestrahlung. Dadurch nimmt der force multiplier um bis zu eine Groflenordnung

zZu. 7

"Entscheidend fiir die force multiplier ist in allererster Linie die zugrundeliegende Tonisationsstruktur und nicht
die Fluwichtung F,/F. W&hlt man fiir F,/F eine Plancksche bzw. eine Kurucz-Fluiverteilung und berechnet die
Tonisationsstruktur allerdings fiir ein- und dieselbe Flufiverteilung, so sind die Unterschiede in den force multipliern
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Abbildung 4.19: Beitrag der einzelnen lonisationsstufen von Sauerstoff und Eisen zur Lini-
enstrahlungsbeschleunigung fiir T.g = 15000 K bzw. 25000 K und Plancksche Bestrahlung
(log(ne/W) = 11, W = 0.5). Man vergleiche mit Abb. 4.17: Fiir 15000 K stimmen die meist-
beitragenden lonisationsstufen O11 (Z = 8) und Ferir (Z = 26) mit den Hauptionisationsstufen
iiberein. Bei 25000 K ist das nur fiir O111 der Fall, dagegen dominiert bei Eisen der Beitrag von
Ferv den der Hauptionisationsstufe Fev bei weitem.
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Abbildung 4.20: Beitrdge der drei Liniengruppen (Resonanz-, metastabile und angeregte (subor-

dinate) Ubergénge) zur Linenstrahlungsbeschleunigung durch O11 (bei 15000 K) bzw. Ot (bei

25000 K) bei Planckscher Bestrahlung (log(n./W) = 11, W = 0.5).
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Abbildung 4.21: Wie Abb. 4.20; nun fiir Ferrr (fiir 15000 K) bzw. Ferv (fiir 25000 K).
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4.5.3 Der allgemeine Fall — Ndherungen

Um die Berechnung der Linienstrahlungsbeschleunigung in angemessener Zeit durchfiihren zu
konnen, werden wir die im folgenden beschriebenen Niherungen verwenden.

An einem Aufpunkt 7 im Wind wird das Material aus einem Raumwinkel €. durch die
Sternoberfliche bestrahlt. (Wie in Kapitel 4.2.4.1, S. 52 diskutiert, vernachldssigen wir eventuell
existierende diffuse Strahlungsfelder auflerhalb von €2, und Quellen oder Senken in €2, d.h. zwi-
schen 7 und der Sternoberfliche.)

Die aus den verschiedenen Richtungen 7’ einstrahlende Intensitdt IS(7, 7i’') hingt somit nur von
den physikalischen Bedingungen ab, die an dem Ort auf der Sternoberfliche herrschen, an dem
der lings 7’ laufende Strahl seinen Ursprung hat.

Das lokale Strahlungsfeld an einem Ort der Sternoberfliche O(F, 7’) kann entweder durch eine
Planckfunktion (fiir Teg = Ter(Ox), vgl. Gl (4.87)) oder iiber die Flufiverteilung einer entspre-
chenden Modellatmosphére (die anhand der lokalen Effektivtemperatur Teg(©.) und Schwere-
beschleunigung log ¢(©.) zu wihlen ist) beschrieben werden.

Im Prinzip kénnte man also bei der Bestimmung von I(7,7’) die durch die stellare Rotation
bedingte Dopplerverschiebung des photosphirischen Spektrums mitberiicksichtigen. Diese wird
sich allerdings nur in dquatornahen Breiten in Sternnihe (d.h. dort, wo 7@’ deutlich von der ra-
dialen Richtung €, abweicht) bemerkbar machen. Daraus resultiert eine gewisse Verschmierung
der lonisationskanten und bedingt moglicherweise eine geringfiigige Verschiebung des lonisati-
onsgleichgewichts in 7. Die exakte Berechnung dieses sekundiren Effektes wiirde einen erheblich
groBeren Aufwand an Rechenzeit bzw. CPU-Speicherplatz erfordern ®, und wir werden ihn im
weiteren nicht mitberiicksichtigen.

Als zweite Ndherung vernachldssigen wir, ebenfalls aus Rechenzeitgriinden, die durch die Mitte-
Rand-Verdunkelung bedingte Richtungsabhingigkeit von IS(7, 7’) (vgl. Kap. 4.2.3, S. 50).

Im Rahmen der 2-D Simulationen werden die lokalen force multiplier-Parameter kcax (7),
a(r), §(7) im Laufe der zeitlichen Entwicklung der Strémung wiederholt aktualisiert, um so ihre
konsistente Konvergenz mit der hydrodynamischen Struktur zu ermdglichen. Das Verfahren zur
Bestimmung von kcaxk, @, § benétigt fiir alle hydrodynamischen Stiitzstellen in © (ca. 30...40)
die force multiplier M an jeweils etwa zehn radialen Stiitzstellen 7" = (0, r'). Diese Werte von
M sind vor jeder Aktualisierung neu zu bestimmen. Die Summation {iber die Linienliste gem&f
Gl. (4.125) wird trotz des vereinfachten Non-LTE-Ansatzes bei einer so groien Anzahl von for-
ce multipliern sehr aufwendig, weshalb im Laufe der hydrodynamischen Simulation die lokalen
force multiplier durch Interpolation auf modellunabhingig vorberechneten Tabellen bestimmt
werden. Da M von den Gréfien no/W, W, tg und weiter unten eingefiihrten Effektivtempera-
turen T.g abhingt, miissen die Tabellen einen Parameterraum der Form [Tegmins 1 effmax] X

bei verschiedener Flulwichtung nur marginal. Die entscheidende Bedeutung kommt der lonisationsstruktur zu,
da diese die Anzahl und wellenldngenabhédngige Verteilung der Linienopazititen bestimmt.

8Dieses exakte Vorgehen wiirde allerdings eine erhebliche Rechenzeit bedingen und die derzeit zur Verfiigung
stehenden dynamischen Rechnerkapazitdten tiberfordern, da bei hydrodynamischen Simulationen fiir alle nu-
merischen Gitterpunkte (groSenordnungsmifBig 250 radiale x 30...40 polare, vgl. Kap. 6.4) die richtungs- und
frequenzabhéngigen Intensitidten zu bestimmen waren. Man miifite sie zwar nur einmal am Anfang einer Simula-
tion berechnen, dann aber als jederzeit abrufbare Variablen im Speicher halten. Zum gegenwéirtigen Zeitpunkt ist
das aus Speicherplatzgriinden noch nicht méglich.
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[10g tSmin, 102 tSmax] X [108(7e/W )min, 10g(Te/W )max] X [Wmin, Wmax| komplett iiberdecken. Ihre
Berechnung erfordert je nach Feinheit der Auflésung der einzelnen Wertebereiche zwar einen
erheblichen einmaligen Rechenaufwand (bis zu 20 CPU-Stunden bei ca. 400 Mflops (million
floating-point operations per second)), erlaubt es aber, fiir einen grofien Bereich unterschiedli-
cher Windmodelle gleichzeitig die bendtigten Informationen zur Verfiigung zu stellen. Die aktu-
ellen force multiplier M (') ergeben sich anhand der lokalen Werte ne(7"), W ("), log ts () und
Trad(7') durch Interpolation auf der Tabelle. Die dafiir benétigte Rechenzeit fillt im Vergleich
zu den anderen Algorithmen nicht ins Gewicht.

4.5.4 Groflen des Strahlungsfeldes

Die in Kap. 4.5.5 vorgestellte Methode zur Bestimmung der force multplier-Parameter kcak, o,
§ erfordet die Kenntnis des force multipliers M (7), der nach Gl. (4.125) von mehreren Gré8en
des Strahlungsfeldes abhdngt: Zum einen vom bestrahlenden Flufl F, und zum anderen von den
Linienstarken ky,. F, ist eine richtungsgewichtete Grofle der Form F, = ch IS(7, 7))@ dS, und
die Linienstdrken &y, hingen implizit iiber die lonisationsstruktur und die Besetzungszahlen von
der mittleren Intensitét .J, = (1/47) f, I7 dQ ab, die eine raumwinkelgemittelte GroBe darstellt.
Sowohl F, () als auch J,(7) hdngen von den Strahlungstemperaturen T1.q(0.(7,7')) (7' € Qo)
auf der Sternoberfliche ab. Wie in Kap. 4.5.3 diskutiert, verbietet sich eine gleichzeitige Winkel-
und Frequenzintegration von F, und .J, aus Rechenzeit- bzw. Speicherplatzgriinden.

Jedoch ist gerade der frequentielle Verlauf von T.,q4 (insbesondere ihr Absinken im kurzwel-
lenldngigen Bereich der Hauptionisationskanten) von entscheidender Bedeutung fiir die lonisati-
onsschichtung und die resultierenden force multiplier (vgl. Kap. 4.5.2,S. 84). Um dieser Tatsache
ndherungsweise Rechnung tragen zu kénnen, werden wir fiir die Aufpunkte 7 geeignete raumwin-
kelintegrierte, frequenzunabhdingige Effektivtemperaturen definieren, anhand derer zur Berech-
nung der lokalen force multiplier reprisentative ,,mittlere” bestrahlende Atmosphdren aus einem
Gitter planparalleler Kurucz-Modellatmosphiren im LTE (tabelliert fiir Effektivtemperatur Teg
und Schwerebeschleunigung log ¢g) gewdhlt werden kénnen. Diese liefern dann fiir jede Frequenz
v eine entsprechende Strahlungstemperatur Trad(7, v), gemaB F, Modellatmosph. = T By (Trad (V). ?

Strahlungstemperaturen bei Plancksch strahlender Sternoberfliche. Bevor wir diese
Effektivtemperaturen einfiihren, soll zuerst herausgearbeitet werden, wie stark die Strahlungs-
temperaturen im Wind variieren, wenn man sie fiir einen schnell rotierenden Stern berechnet,
dessen Oberfliche lokal eine Plancksche Energieverteilung abstrahlt. Vernachlidssigen wir die

?Fine quantitativ genauere Methode, das frequenzabhingige mittlere Strahlungsfeld in # zu bestimmen, ware
dieses fiir jeden Ort (©,r) durch Integration iiber alle einzelnen beitragenden Atmosphiren auf der Sternober-
fliche zu berechnen. In diesem Fall ergdben sich bei einer hydrodynamischen 2-D Simulation je nach Anzahl der
ausgezeichneten Stiitzstellen 7' = (0, r’') mehrere hundert verschiedene Sitze frequenzabhingiger Strahlungstem-
peraturen Tr.q (7', v). Fiir jeden dieser Sitze wiren dann separate force multiplier-Tabellen zu berechnen, die den
durch das Verfahren zur Bestimmung der force multiplier-Parameter erfafiten Parameterraum [log ts min, 108 £ max]
X [log(ne/W )min,log(ne/W )max] abdecken miissen, da log(n./W') und log ts zeitlich verdnderlich sind. Mit den
zur Verfiigung stehenden Rechnern wiirde dies pro Modell mehrere CPU-Tage erfordern. Beschrankt man sich
auf eine mittlere bestrahlende Atmosphére, die anhand einer einzigen tiber €2 integrierten frequenzunabhéngigen
Effektivtemperatur gew&hlt wird, kénnen die zugehérigen force multiplier auf einer unabhdngig vom jeweiligen
Modell vorberechneten Tabelle interpoliert werden.
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Mitte-Rand-Verdunkelung (d.h. die Abhingigkeit der Intensitit IS(7, 7') vom Austrittswinkel
an der Sternoberfliche (0. (7, 7'), R«(0y)), vgl. Kap. 4.2.3, S. 50), so a8t sich die Abhingigkeit
der Grofle IS(7,7') = B, [Trad(O«(7, @'))] von Richtung 7@’ und Frequenz v gleichzeitig beriick-
sichtigen: Man kann in diesem Fall iber die mittlere Intensitit

1 —
L) =5 [ BlTea(®.( )40 = WE,(Tra(7) (4.128)
' €€

die iiber 2. gemittelte Strahlungstemperatur Trad(F, v) definieren:
_ hv 1

Trna(70) = kg ln (14 (202 W/(2),)) (4.129)

Das Integral fiir .J, in Gl. (4.129) 148t sich gemdB Gl. (4.128) numerisch bestimmen, wobei im
hier diskutierten Fall Tiaq (O.(7, @) = Ten(O«(F, 7')) gilt. Abb. 4.22 zeigt den Frequenzver-
lauf der Strahlungstemperatur Trad(ﬁ v) bei mehreren Radien r fiir verschiedene Co-Breiten
©. Am Sternrand (r = R.) ist das Strahlungsfeld ausschlieflich durch die lokalen Verhilt-
nisse bestimmt und wird durch eine Planckfunktion fiir ein und dieselbe frequenzunabhingige
Strahlungstemperatur Teg(© = ©,) beschrieben. Erst wenn man sich von der Sternoberfliche
entfernt, trigt die Strahlung mehrerer Oberflichenelemente verschiedener Effektivtemperatur
zur mittleren Intensitit J, und damit zu Tpaq bei, wodurch T, a.q iiber den Polen sinkt und in
der Aquatorebene ansteigt. Gleichzeitig nimmt der Unterschied in T raq fiir verschiedene Breiten
ab, da mit wachsendem Abstand r von der iiber einen gréfieren Bereich lokaler Oberflichentem-
peraturen gemittelt wird. Dennoch wird Tyaq auch fiir groBe r von der jeweiligen Temperatur
Terr (0, R.(0©)) entscheidend beeinflufit (vgl. die Diskussion in Kap. 4.3.4).

Taq variiert selbst im kurzwellenldngigen Bereich nur unwesentlich mit der Frequenz. Bei kleinen
Wellenldngen macht sich der nach dem Wienschen Verschiebungsgesetz (Gl. (4.111)) unterschied-
lich starke, mit der Frequenz exponentiell ansteigende Wiensche Anteil der lokalen Planckfunk-
tionen bemerkbar, wodurch T;aq etwas zunimmt. Bei grolen Wellenldngen (A > Apax) hingegen
lautet die Rayleigh-Jeans-Form der Planckfunktion:

B 2kgTv?

B(T) = =2 (4.130)

Setzt man diesen Ausdruck fir B, in J, = (1/47) [.q By (7, @) dQ in Gl. (4.129) ein und
entwickelt den Logarithmusterm im Nenner gemif In(1 + z) ~ z (z < 1), so resultiert die
frequenzunabhingige Strahlungstemperatur:

1
Traa(7™) = —— / Terr(Ox(7, 7)) dQ2 . (4.131)
/dQ e,

C

Im Fall einer Modellatmosphére variiert T,,q(v) '© wesentlich drastischer mit der Frequenz,

vor allem um die Hauptionisationskante herum. Abb. 4.22 (rechts unten) zeigt den frequentiellen

1°Wir bezeichnen an dieser Stelle diese GréBe mit Tiaq (v) und nicht mit T, ad (v), da T ad (v) vom jeweiligen
Sternmodell abhingigt und durch Mittelung tiber c bestimmt ist. Dagegen ergibt sich Traq () direkt aus dem in
der Modellatmosphére tabellierten Flul F,, gemiB F, modellatmosph. = 7By (Traa ().
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Abbildung 4.22: Gemittelte Strahlungstemperaturen Trad(f', v) fiir einen B2-Stern mit Teg =
20000 K, vyt = 350 km s~! und einer lokal Plancksch strahlenden Oberfliche; andere Parame-
ter wie in Tab. 4.2 (Deformation der Sternoberfliche beriicksichtigt).

Oben und links unten: Tp,q(0, r,v) fiir drei verschiedene Radiuspunkte

Rechts unten: Frequentieller Verlauf von Traq, Modellatmosph. fiir Modellatmosphéren bei verschie-
denen Effektivtemperaturen Teg (in K) und log g = 4.0
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Verlauf von Tyaq(v) fiir verschiedene Effektivtemperaturen Teg = 17500...27500 K (log g = 4.0).
Jenseits der Lyman-Kante (A < 911 A) fallt die Strahlungstemperatur rapide ab, da der Fluf3
durch gebunden-frei-Uberginge fiir A < 911 A abgeblockt wird. Dieses Lineblocking hat einen si-
gnifikanten Einfluff auf die lonisationsstruktur im Wind und die force multiplier (vgl. Kap. 4.5.2).

4.5.4.1 Frequenzunabhingige lokale Effektivtemperaturen

In unseren weiteren Uberlegungen werden wir die gleichzeitige Abhiingigkeit der Intensitit
IS(7,7') von den physikalischen Eigenschaften auf der Sternoberfliche (d.h. am Ort O, (7, 7'))
und der Frequenz v durch eine gemittelte Beschreibung naherungweise beriicksichtigen.

Wir benétigen fiir unser Verfahren Gréfien, die zum einen von der winkelgemittelten mittleren
Intensitdt J, und zum anderen vom richtungsgewichteten Strahlungsflul F, abhdngen. Um an
den Aufpunkten 7 im Wind die Frequenzabhdngigkeit von J, bzw. F,, beschreiben zu kénnen,
definieren wir in ¥ zwei verschiedene frequenzunabhdingige Effektivtemperaturen, anhand de-
rer dann fiir 7 jeweils reprisentative Modellatmosphédren aus einem Gitter ausgewihlt werden
kénnen. Letztere liefern frequenzabhdingige Strahlungstemperaturen Tyaq(7, v) (vgl. die einfiih-
renden Bemerkungen auf S. 94).

1. Bei der Berechnung der force multiplier M geht eine Fluffwichtung der Form vF,/F ein
(siche Gl. (4.125), die letztendlich in der GréBle kcax absorbiert wird (sieche GIl. (4.143)).
Beschreibt man an einem Aufpunkt 7 im Wind den frequenzabhdngigen Strahlungsfluf F),
durch eine Kurucz-Flufiverteilung, so sollte letztere fiir eine geeignete lokale, iiber €2. gemittelte
,,Kontinuums-Effektivtemperatur” gewidhlt werden. Diese Grofe, die wir mit Teff,cont bezeich-
nen, muf} eines garantieren: Der iiber alle Frequenzpunkte der Modellatmosphire integrierte
Gesamtflufl F = fyoio F,(T = Teff,cont)dl/ in ¥ muf} gleich demjenigen Fluff F' in 7 sein, der
sich durch Integration des stellaren Strahlungsflusses iiber €2 ergibt. Das heifit, die Modellat-
mosphire wird anhand einer Effektivtemperatur Teff,cont () gewdhlt, die die Fluferhaltung in
7 gewihrleistet.

Die Frequenzintegration des photosphirischen FluBispektrums an jedem Ort der Sternoberfliche
(O, R.(©.)) liefert einen dort lokalen Strahlungsflu F(O.(7, @) = opT(0(F, 7). Damit
gilt bei FluBlerhaltung:

F o= |F|= / /By[Trad((a*(F, i)]dv i do | = |28 / TA4(0.(F, )i dQ
T
A'EQ: 0 A €Q
= 7 dQ ’;—BT:mcom. (4.132)
' €Qc
Also folgt fiir die frequenzunabhédngige Kontinuums-Effektivtemperatur Teffmnt:
1/4

— 1
Teff cont = / T (0.7, 7)) ' dQ : (4.133)

=/
[/ q n dﬂ‘ A eQe
n'ellc



98 KAPITEL 4. GRUNDLEGENDE PHYSIKALISCHE EFFEKTE

2. Eine etwas andere Betrachtungsweise erfordert die Frage, anhand welcher Effektivtemperatur
diejenige Modellatmosphire auszuwihlen ist, die den frequentiellen Verlauf des ionisierenden
Strahlungsfeldes bei Berechnung der Linienstdrken ki, beschreibt.

Die entscheidende Grofle des Strahlungstransportes fiir die lonisationsstruktur ist die mittlere
Intensitdt J,. In Analogie zu Teﬂ‘7cont sollte man demzufolge eine entsprechende Effektivtem-
peratur zur Wahl der ,jionisierenden” Kurucz-Flufiverteilung durch Mittelung der Strahlungs-
temperaturen Tp,4(O. (7, @'), v) iiber Q. bestimmen. Bei der Berechnung von Teff,cont folgt diese
Grofle aufgrund der geforderten Erhaltung des frequenzintegrierten Strahlungsflusses I durch
Mittelung der vierten Potenzen von Teg (O (7, 7')) auf der Sternoberfliche. Im Gegensatz zu F
ist J, eine frequenzabhdngige Grofle, und die lokalen Strahlungstemperaturen auf der Sternober-
fliche T1aq (0O« (7, 7'), v) hingen in unterschiedlicher Weise von der Frequenz ab, vor allem dann,
wenn die Sternoberfliche lokal nicht-Plancksch strahlt.

Uber die mittlere Intensitét J, () = Jweq, L(7,7)dQ 188t sich an jedem Aufpunkt 7 fiir jede

Frequenz v eine iiber €. gemittelte Effektivtemperatur Trad(r, v) definieren:

B, (Traa(7,v)) = / v (Trad (O (7, 7'), v))dQ2. (4.134)

Fordert man nun fiir die in 7 zu wihlende mittlere Atmosphére die Erhaltung des frequen-
zintegrierten Strahlungsflusses F = fyoio F,dv, so folgt iiber F' die lokale Effektivtemperatur

Teff,occ (F)

F(F)y=m=x / B, (Trad(ﬁ v))dv = O'BTeH oce (7). (4.135)
v=0

Setzt man in Gl. (4.135) die durch Gl. (4.134) gegebene Definition von B, (Traa(7,v)) ein und
vertauscht die Integrationsreihenfolge iiber 2 und v, so folgt:

o0

1
UBTeff occ — / /dyB (Traa(O(F, '), v)) ¢ - (4.136)
/ dQ .,
Qe

0

Das Integral iiber v auf der rechten Seite von Gl. (4.136) liefert jeweils den Wert (op/7) Tik
(O.(7,7')). Somit ergibt sich die in 7 definierte Effektivtemperatur Tefhocc:

1/4

= 1
Teff,occ = | Y7 / T:ﬂ((“)* (7:; ﬁ/))dQ . (4137)
/ dQ -,
Im Gegensatz zur Definition von Teff,cont erfolgt hier die Integration nicht iiber 7'd€2 sondern

nur iiber d€2. Dies folgt aus der Definition der mittleren Strahlungstemperatur Trad(f“, v) iiber
die winkelgemittelte mittlere Intensitdt JJ, und nicht iiber den richtungsgewichteten Flufl F, (7).
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Abb. 4.23 zeigt den Verlauf der Effektivtemperaturen Teff,cont und Teﬂ‘pcc und ihrer Dif-

ferenz. Bei der Berechnung dieser Gréflien wurde die Rotationsabplattung der Sternoberfliche
mitberiicksichtigt. (Die Rechnungen wurden mit der fiir die vollstdndigen hydrodynamischen Si-
mulationen verwendeten Implementation der entsprechenden Subroutinen durchgefiihrt, weshalb
der fiir © erfafite Bereich nicht exakt [0°,90°] betrigt. Abweichungen vom glatten Kurvenverlauf
sind auf minimale numerische Integrationsfehler A7/I < 10™* zuriickzufiihren.) Beide GroBen
sind im wesentlichen eine Funktion der Co-Breite ©. Fiir r &~ R.(©) hingen sie von rein lokalen
GréBen ab und sind daher identisch und durch die in Kap. 4.3.2 hergeleiteten Ausdriicke gege-
ben. Fiir groBere Entfernungen von der Sternoberfliche erfihrt der polare (dquatornahe) Wind-
bereich zusidtzliche Bestrahlung durch kiihlere (heifiere) Zonen, wodurch Teﬁ‘7cont und Teﬁ‘pcc
abfallen (steigen). Da iiber dem Pol (in der Aquatorebene) fiir endliche Werte von r keine ex-
akt vom Aquator (Pol) kommende Strahlung zum Strahlungsfeld beitrigt (vgl. die Diskussion in
Kap. 4.3.4,S. 71), wird dieses auch fiir groBe Entfernungen vom austretenden Fluf in (0, R.(0))
mitbestimmt.
Der Unterschied zwischen Teﬂ‘7cont und Teﬂ‘pcc im Vergleich zu ihrer jeweiligen polaren Variation
ist nur gering. Diese duflerst kleine Differenz ist iiberraschend, aber ihre Gr68enordnung 1afit sich
leicht {iberpriifen: Der Einfachheit halber sei eine sphirische Sternoberfliche angenommen und
die Effektivtemperatur an der Sternoberfliche durch den linearen Verlauf

Ter(p) = Ter(p = 1) + (Tem(ptn) — Ter (= 1)) (e = 1)/ (psc = 1)

beschrieben (Abb. 4.23 (oben und Mitte) rechtfertigt diesen einfachen Ansatz). Somit erhalten
wir fiir z.B. r = 1.5 R, iiber dem Pol (O = 0) die GréBen Teg occ = f;* Tes(p)dpe/ f:* dp =

42450 K und Teff,cont = f:* Teg(p)pudp/ f;* pudp = 42560 K. Also liegt die Differenz beider
Temperaturen in der gleichen Gréfienordnung wie bei der numerisch exakten Rechnung, und
Teﬂ"cont ist geringfiigig gréBer als Teﬂ"occ.

Bei mittleren Werten von r ist die richtungsgewichtete Temperatur Teff,cont noch etwas
starker durch die lokale Temperatur am Punkt (0, R.(©)) bestimmt (bzw. durch diejenige an
benachbarten Oberflichenelementen von (0, R.(©)), da die Sternoberfliche nicht sphirisch ist
und der zu 7 gehdrende geometrisch exakte ,,Fufipunkt” dadurch von (0, R.(©) abweicht). Des-
halb ist Tefhcont in polaren Breiten grofier und in der Nihe der Aquatorebene kleiner als die
raumwinkelgemittelte Temperatur Teff,occ- Je weiter man sich vom Stern entfernt, desto mehr
wird die stellare Bestrahlung radial, und Teff,cont und Teff,occ gehen ineinander iiber.

Die Tatsache, daf diese Effektivtemperaturen vor allem mit © und nur unwesentlich mit r va-
riieren, macht auch das Konzept der mittleren bestrahlenden Atmosphéire plausibel, da auch in
realiter das hauptsdchliche Gewicht der Bestrahlung auf einer Modellatmosphire liegt, die das
Spektrum auf der Sternoberfliche bei oder in der Nihe von (O, R.(©)) reprisentiert.

Die Auswahl der Modellatmosphiren erfordert neben der Temperatur eine Schwerebeschleuni-
gung log g. Da der Flufl der Modellatmosphéren bei gegebener Effektivtemperatur nur schwach
mit log g variiert, beschrinken wir uns der Einfachheit halber fiir alle 7 bei der Wahl von log ¢
auf den durch Gl. (4.94) gegebenen Wert fiir die oberflichengemittelte Schwerebeschleunigung

av
g -
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Abbildung 4.23: Mittlere Effektivtemperaturen Teff,cont und Teff,occ-
Links: B2-Stern mit Teg = 20000 K, vpor = 350 km s™!, andere Parameter wie in Tab. 4.2.
Rechts: O-Uberriese mit Tegg = 42000 K, vt = 250 km s_l, andere Parameter wie in Tab. 4.1.
Oben: gemittelte Kontinuumseffektivtemperatur Teﬂ‘7cont ;
Mitte: mittlere Effektivtemperatur Teff,occ fiir die lonisationsstruktur und Besetzungszahlen;

unten: Differenz der beiden Effektivtemperaturen Teﬂ‘7cont

- Teff,occ .
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Abbildung 4.24: Verdiinnungsfaktor W/Wy_p fiir B-Stern mit Teg = 20000 K, vt = 350 km st
fiir verschiedene Radien r und Co-Breiten ©.

4.5.4.2 Der Verdiinnungsfaktor

Die letzte Grofle, die wir noch zur Berechnung des force multipliers benétigen, ist der Verdiinnungs-
faktor W (GI. (4.114)), der aufgrund der Rotationsabplattung nun auch von © abhingt. Abb. 4.24
zeigt das Verhédltnis von W zum Verdiinnungsfaktor fiir sphirisch-symmetrische Winde Wi_p
(Gl. (4.41)) fiir den in Tab. 4.2 beschriebenen B2-Hauptreihenstern mit vyor = 350 km s
Wi_p ist auf den polaren Radius R, normiert. Da fiir alle © der Sternradius R.(©) grofier oder
gleich dem polaren Radius R} ist, ist W stets groer als Wi_p. Die deutlichsten Diskrepanzen
zwischen W und Wi_p ergeben sich in unmittelbarer Sternndhe aufgrund der Rotationsabplat-
tung mit dem maximalen Effekt in der Aquatorebene. Der unterschiedliche radiale Verlauf des
Verhiltnisses W/Wj_p bei konstantem © hingt sowohl mit der Kriimmung als auch mit der
Asphirizitit der Sternoberfliche zusammen. Uber dem Pol ist die Sternoberfliche schwiicher als
bei einem sphérischen Stern gekriimmt (vgl. Abb. 4.10), weshalb der erfaBte Raumwinkel €
(abgesehen von © = 0, r = R,,) stets groBer als der eines sphérischen Sterns mit R, = R, ist.
Bei groBeren r bewirkt die zum Aquator hin zunehmende VergréBerung der Sternoberfliche ein
zusitzliches Anwachsen von €2, relativ zum sphéirischen Fall.

Am Aquator ist die Sternoberfliche stirker als im sphirischen Fall gekriimmt (vgl. Abb. 4.10),
und die bei R.(© = 7/2) deutliche Diskrepanz zwischen W und W;_p nimmt deshalb in der
Aquatorebene mit r ab. Fiir groBe r ist der durch die seitlich betrachtete Sternoberfliche gebil-
dete Raumwinkel kleiner als iiber dem Pol, da man im letzteren Fall in Richtung der Symme-
trieachse auf einen rotationssymmetrischen Korper blickt, der fiir alle lokalen Azimutalwinkel ¢
(vgl. Abb. 3.2) die gleich grofile maximale Ausdehnung besitzt.
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Wie Abb. 4.24 zeigt, iibersteigt der Unterschied in W und Wi_p nur unwesentlich einen Faktor
2. In Hinsicht auf die Berechnung der force multiplier (sieche Kap. 4.5.2) ist dieser Unterschied
von nur geringer Bedeutung.

Zusammenfassend 148t sich fiir die Gréfen des Strahlungsfeldes festhalten: Da wir zum ge-
genwirtigen Zeitpunkt die Abhdngigkeit des einfallenden Strahlungsfeldes von Richtung und
Frequenz an allen Orten des Windes nicht exakt beriicksichtigen kénnen, schlagen wir zur Be-
schreibung des frequenzabhdngigen Strahlungsfeldes in 7 das Konzept der mittleren bestrah-
lenden Atmosphére vor. Bei diesem wird die jeweils benétigte Strahlungstemperatur Tyaq(v) in
7 durch eine Modellatmosphire vorgegeben, deren Wahl anhand lokaler, iiber Q. gemittelter
Effektivtemperaturen und einer iiber die Sternoberfliche gemittelten Schwerebeschleunigung er-
folgt. Dadurch ist der fiir die lonisationsstruktur entscheidende FluBlabfall kurzwellenldngig der
lonisationskanten mitberiicksichtigt. Im Vergleich zu den anderen vernachldssigten physikali-
schen Effekten ist dieser der sicherlich wichtigste. Bei einer Sternoberfliche, die lokal Plancksche
Energieverteilungen abstrahlt, variiert Ty,q(v) viel schwicher mit der Frequenz.

Die winkel- bzw. richtungsgemittelte Effektivtemperaturen Teffpcc bzw. Teﬂ‘7cont weichen um
weniger als 1 % ihres Absolutwertes voneinander ab. Sie variieren wesentlich deutlicher mit der
polaren Co-Breite © als mit dem Abstand r zum Stern, da sie (auch fiir gréBere r) immer noch
deutlich vom Strahlungsfeld nahe des Punktes (0, R.(©)) dominiert werden.

Der Verdiinnungsfaktor W weicht vom rein sphérisch berechneten Wert Wi_p um weniger als
einen Faktor 2.5 ab, was im Hinblick auf die Berechnung der force multiplier nur von unterge-
ordneter Bedeutung ist.

4.5.5 Tiefenabhingige Parametrisierung des force multipliers

Abb. 4.15 und 4.14 zeigen eine deutlich nichtlineare Abhingigkeit des force multipliers M von
logts und log(n./W). Der physikalische Grund dafiir liegt zum einen daran, daf§ die einfache
N&iherung der Linienverteilungsfunktion in Form eines Potenzgesetzes mit nur einem konstanten
Exponenten « unzureichend ist. Eine sehr detaillierte Studie von Puls et al. (1999) zeigt, da8
der Exponent a systematisch mit der Linienstirke variiert, was zur Kriimmung des Verlaufes
der gegen logts aufgetragenen Kurven fiir log M (tg) fiihrt. Zum anderen hdngt der Exponent §
auch von der lonisationsstruktur ab, wodurch log M eine nichtlineare Funktion von log(n./W)
wird.

Diese Nichtlinearitit fiihrt dazu, dafi der klassische Fit mit globalen kcak, o und & zu erheblichen
Abweichungen in den reproduzierten Werten von M fithren kann (s.u.). Kudritzki et al. (1998)
schlagen fiir den Bereich der nicht zu diinnen Winde eine deutlich verbesserte Parametrisierung
des force multipliers vor: Die einfachste Annahme fiir eine Fit-Formel h&herer Ordnung fiir
M liegt darin, eine lineare Abh#ngigkeit der Parameter o und § von logts und log(n./W)
zuzulassen:

log M (ts,ne/W) = logko— alogts + dlogn (4.138)
ap(1 + aq logts) (4.139)
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Dabei ist 2 = 107 (n./W), und k¢ entspricht dem CAK-Parameter kcak. Abb. 4.25 zeigt die
Differenz zwischen den reproduzierten und urspriinglichen force multipliern log Mparam — log M
fiir die Temperaturen 20000 K und 40000 K. Der Fit wurde dabei durch die n&herungsweise
Lésung des iiberbestimmten linearen Gleichungssystems fiir die sechs Parameter (ko, ag, a1, do,
81, 7o) der Form

log M (ts;, ﬁj) = log ko — a(ts;) logts + 6(ts;, ﬁj) log(ﬁj) (1€1...Ny,je1...N;) (4.141)

durchgefiihrt. N; bzw. N bezeichnet dabei die Anzahl der Stiitzstellen in log tg bzw. log(ne/W).
Die neue Parametrisierung reproduziert den urspriinglichen force multiplier merklich besser als
die klassische mit nur drei global giiltigen Fitgréfien, wobei der Fit die fiir die jeweiligen Spek-
traltypen relevanten Bereiche in log(n./W) und logts jeweils komplett abdeckt.

Da mit Hilfe dieser Methode gem&f Gl. (4.139) und (4.140) die in den hydrodynamischen Simu-
lationen verwendeten Parameter kcak, o und & bestimmt werden, ist zu priifen, inwieweit die
mit Gl (4.139) und (4.140) berechneten a und é mit den Werten iibereinstimmen, die sich durch
punktweise Differentiation von log M nach logtg bzw. log(n./W) ergeben: Abb. 4.26 zeigt, dafl
diese neue Parametrisierung in der Lage ist, @ und § in der richtigen Gré8enordnung wiederzu-
geben. Auch gelingt die qualitative Reproduktion von ¢ als Funktion von logtg.

Es stellt sich an dieser Stelle die Frage, weshalb die soeben dargestellte Methode zur Bestimmung
der Werte von kcak, @ und § verwendet wird, obwohl man diese Gréflen direkt durch punktweise
Differentiation von M nach logtg bzw. log % bestimmen kdnnte. Dies hat zwei Griinde:

(1) Zum einen weifl man wihrend der zeitlichen Entwicklung der Strémung nicht, ob die mo-
mentanen lokalen Werte von kgak, @ und & tatsichlich in der Lage sind, die Stabilitit der
Strémung in den folgenden Zeitschritten zu gew&hrleisten, so daf sich letztere auf einen stati-
onidren Zustand einstellen kann. Da lokale Variationen von tg um ein bis zwei Dekaden durchaus
moglich sind (wenn sich z.B. eine Stérung durch den Wind ausbreitet), benétigt man eine global
giiltige Beschreibung fiir kcak, o und 4, die gewéhrleistet, dafl der gesamte Wertebereich, den
ts und n./W in 7 besitzen kénnen, durch das Fitverfahren abgedeckt ist.

(2) Im Laufe der hydrodynamischen Entwicklung kann sich die Linienstrahlungsbeschleunigung
g‘“neS(F) aufgrund starker Variationen in M und den durch Differentiation abgeleiteten kcak, o
und ¢ auf kleinen rdumlichen Skalen drastisch verdndern. Die nicht gewihrleistete ,,Glattheit”
in der Beschleunigung des Windes kann gravierende Stérungen der Strémung verursachen und
eine stationidre Losung verhindern. Testrechnungen haben dies sowohl fiir den zwei- als auch
eindimensionalen Fall gezeigt.

Durch die Beschreibung von §lines durch die mit obiger Methode bestimmten Parameter kcax,
o und & werden diese Probleme vermieden.

Im Gegenzug dafiir akzeptieren wir, daf§ die offensichtlichen, z.T. erheblichen Variationen in «
und § nicht genau wiedergegeben werden. Dies liegt daran, dafl wir fiir @ und § nur lineare
Funktionen in logts und log(n./W) ansetzen und den Fit iiber einen verhdltnismifliig grofien
Bereich in tg und no/W durchfiihren. Auf diese Weise werden nur gréBenordnungsmiflig korrekte
Mittelwerte ermittelt. Durch die Multiplikation der drei Faktoren kgax, t5” und (m,- 101 /w)
ergibt sich letztendlich eine sehr gute Reproduktion des force multipliers, da lokale Fehler in «a
bzw. § durch kcax im Mittel ausgeglichen werden.

Bei hydrodynamischen Stmulationen werden mit Hilfe des oben beschriebenen Verfahrens kcax
(), a(7) und §(7) bestimmt (siche Kap. 4.5.6, S. 106). Mit diesen Grofien wird dann die
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Abbildung 4.25: Differenz zwischen den reproduzierten force multipliern log Mparam und den
tatsidchlichen Werten log M fiir Teg = 20000 K und Teg = 40000 K.
Oben und Mitte: Bestrahlung durch Schwarzkérper-Spektrum; unten: Bestrahlung durch
Kurucz-Modellatmosphire (40000 K, log g = 3.60).
Links: Alte Parametrisierung (Gl. (4.126)). Rechts: Neue Parametrisierung (Gl. (4.138)).
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Abbildung 4.26: Vergleich der durch punktweise Differentiation der force multiplier nach logtg
bzw. log(n./W) bestimmten Werte von & bzw. § mit den durch Gl. (4.139) bzw. (4.140) (lineare
Funktionen) gegebenen.

Oben: Teg = 20000 K, Bestrahlung durch Kurucz-Modellatmosphire (logg = 3.0).
Unten: Teg = 40000 K, Bestrahlung durch Plancksches Spektrum.
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-

Linienstrahlungsbeschleunigung 7™ ~ kgag (7)7%(7) Jareq, ts(7, ") =" 7' dQ berechnet. Der
hauptsédchliche Fehler durch ein ungenau bestimmtes « resultiert aus einer nicht ganz korrekten
Gewichtung der richtungsabhédngigen Beitrige ts(7, ') =%, gesetzt dem Fall, daf ¢g eine stark
mit 7’ variierende Funktion ist.

Jedoch werden wir uns im Rahmen dieser Arbeit auf diese einfache Darstellung der force
multiplier-Parameter beschrinken, auch im Hinblick darauf, daf} ein erster Versuch, diese Para-
meter tatsichlich strikt lokal durch Differentiation von M nach log(ts = ¢,) bzw. log(ne./W) zu
bestimmen, bei hydrodynamischen Simulationen bereits im 1-D Fall zu extrem starken Schwan-
kungen in der resultierenden Linienstrahlungsbeschleunigung (sowohl im zeitlichen als auch
raumlichen Verlauf) gefiihrt hat und de facto keine Stabilitit des hydrodynamischen Verfah-
rens erreicht werden konnte.

Der grofie Vorteil dieser hier vorgestellten Parametrisierung liegt darin, daf sie fiir jeden Spek-
traltyp konsistent und duflerst schnell ist und im Gegensatz zu bisherigen strahlungshydrodyna-
mischen (2-D) Modellen eine auf jeden Fall gréfienordnungsmifig korrekte lokale Beschreibung
der Linienstrahlungsbeschleunigung erlaubt.

4.5.6 Lokale Parametrisierung der Linienstrahlungsbeschleunigung fiir zwei-
dimensionale Winde

Um die vektorielle Linienstrahlungsbeschleunigung 7' mit Hilfe lokaler force multiplier-Pa-
rameter kcax (7), o(7), 6(7) berechnen zu kdnnen, bestimmen wir letztere mit einer Verallge-
meinerung der in Kap. 4.5.5 eingefiihrten Methode auf 2-D Winde.

Im Gegensatz zu sphérisch-symmetrischen 1-1D Winden, bei denen eine gleichférmig strahlende
Sternoberfliche vorausgesetzt wird, mufl im 2-D Fall der polaren Variation der Oberflichentem-

— =/

peratur T (O (7, ') (7' € ) Rechnung getragen werden.

Betrachten wir die Linienstrahlungsbeschleunigung (Gl. (4.44)), so wire in Analogie zu
Kap. 4.2.2 der naheliegende Ansatz, diese in folgender Weise zu parametrisieren:

i (F)-1071 S )
g»llnes(F) — S?E 40 ﬁllc(r—g7 ﬁl)kCAK(F, ﬁ/) (’IZ (7;/])/(77) )
Qc
e ot a(mi') 1 1—a(7i')
(ES@NT e L] wa
SEP(T )’Utherm Tmax(rv n )
mit dem richtungsabhidngigen CAK-Parameter
o Novtherm T(a(F, ) 7 I5(F, /)
k N = ! dv f, el I 4.143
CAK(T’,TL) c 1—OZ(F7 ﬁ/) Vf (V)V Ic(f»7 ﬁ/) ( )

Da die Richtungsabhingigkeit des Quotienten I(7, 7')/I°(7, ') aus Rechenzeitgriinden nicht
mitberiicksichtigt werden kann, ersetzen wir ihn durch die mittlere Fluffwichtung F,/F, und
> =

kcak (7, @) kann aus dem Integral gezogen werden. Auch fiir «(7, @) und §(7, 7#’) sind addquate
Mittelwerte «(7), §(7) zu finden, so daB die Linienstrahlungsbeschleunigung (fiir Tmax > 1)
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folgendermafien lautet:

sy = B oy (PeP) 107N e (17 VAR
7 = Ehow) (") [ eerrem ()
' EQec

Beziiglich diesen Vorgehens sind die méglichen Abweichungen der ,,exakten” Linienstrahlungs-
beschleunigung §'i"¢* (Gl. (4.142)) von der gendherten Form (Gl. (4.144)) zu diskutieren:
Beziiglich kcaxk sind gravierende Normierungsprobleme dadurch umgangen, dafl die fiir die Fluf-
wichtung F,/F verwendete Modellatmosphire anhand der Effektivtemperatur Teﬁ‘7cont gewihlt
wird und damit die Flulerhaltung in 7 gewihrleistet ist.
Fiir § stellt die formal notierte Richtungsabhingigkeit kein Problem dar, da § ein Maf fiir die
Abhéngigkeit des force multipliers von der lonisationsstruktur darstellt, und letztere nur von
den lokalen isotropen GréBen n () und W (i) abhingt. Also 1dBt sich der Term (n,-10="1/W)?
aus dem Winkelintegral ziehen, und § ist eine Funktion nur von 7.
« beschreibt die Reaktion des force multipliers auf Anderungen in logts. Im Ausdruck fiir die
Linienstrahlungsbeschleunigung (Gl. (4.144)) wird iiber verschiedene tg(7’) integriert. Die Grofe
M hingt explizit nur von tg, nicht aber von irgendeiner Richtung ab. Damit stellt das Integral der
Form ch I¢(7, ﬁ’)ﬁ’ts(ﬁ’)a(mdﬂ mit einem «, das man aus reprdsentativen 1-D force multipliern
(s.u.) bestimmt, eine plausible Naherung des ,,exakten” Ausdruckes [, T°(F, ') i'ts (7)) dQ
dar, und «(7) kann als Mittelwert der (7, ') betrachtet werden.

Die Bestimmung der Parameter kcak (7), a(7), §(7) erfolgt auf indirektem Weg: Dazu be-
stimmen wir fiir jede hydrodynamische Stiitzstelle in © auf einer bestimmten Anzahl (typischer-
weise 10...12) radialer Stiitzstellen 7 = (0,7") (r' € Ri(0) ... max; max & 6R.(O), siehe
dazu auch Kap. 8.1) die lokalen force multiplier fiir den radialen Sobolev-Parameter ¢, gemif
M(t;) = (1/t) D pinient, W Fu /F) (1 — exp(—krt,)). Dabei definieren wir das einfallende Strah-
lungsfeld am Ort 7 zur Berechnung der Flufiwichtung F,/F durch eine Modellatmosphire, die
anhand der richtungsgewichteten Effektivtemperatur Teﬂ‘7cont (Kap. 4.5.4, S. 97) gewdhlt wird
und die Fluflerhaltung in 7 garantiert. Die Bestrahlung fiir das lonisationsgleichgewicht (und
damit die Linienstdrken kr,) ist dagegen durch eine Modellatmosphire fiir die winkelgemittelte
Effektivtemperatur Teg occ (Kap. 4.5.4, S. 98) gegeben.

Mit diesem Ansatz wird der physikalisch entscheidenden Frequenzabhingigkeit des ionisierenden
FluBspektrums Rechnung getragen. Da Teff,cont und Teﬁ‘pcc lokal im Wind iiber €2, gemittel-
te frequenzunabhingige Effektivtemperaturen sind, ist auch die Ortsabhédngigkeit des mittleren
Strahlungsfeldes in das Modell miteinbezogen.!!

Die so berechneten force multiplier M (7’) stellen deshalb (indirekt) iiber Q. gemittelte (re-
prasentative) Grofien dar. Aus ihnen gewonnene Werte fiir koax (7), o(7') und (") kénnen
niherungsweise als Mittelwerte der richtungsabhingigen kcax (7, 7'), a(7, @) und &(7, @') be-
trachtet werden.

Die Bestimmung der M(7) fiir alle Stiitzpunkte des hydrodynamischen Gitters (d.h. fiir alle

1D, Teﬁycom und Teffyocc um weniger als 1% ihres Absolutwertes voneinander abweichen (Vgl. Kap. 4.5.4, S. 99)7
und das zur Verfiigung stehende Modellatmosphéarengitter den betrachteten Temperaturbereich in 500 bzw. 1000
K-Schritten abdeckt, ist es nicht notwendig, in den hydrodynamischen Simulationen eine Unterscheidung zwischen
diesen beiden Temperaturen bzw. den zu wihlenden Modellatmosphéren zu treffen.
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Werte von tg und n./W, die bei vorgegebenen lokalen Effektivtemperaturen Teﬂ‘7cont ~ Teﬂ,occ
und Verdiinnungsfaktoren W auftreten kdnnen) ist sehr zeitaufwendig. Deshalb werden sie vor
der eigentlichen hydrodynamischen Simulation in der auf S. 93 beschriebenen Weise berechnet
und stehen dann in einer Tabelle sténdig zur Verfiigung.

Wiéhrend der Simulation erfolgt die Ausfiihrung des im folgenden beschriebenen Verfahrens zur
Bestimmung konstanter Parameter, die in die Berechnung von kgak, « und & eingehen, wieder-
holt in einem bestimmten Abstand hydrodynamischer Zeitschritte At (typischerweise alle 100
Zeitschritte). Die dafiir benétigten force multiplier M (7,¢) kénnen anhand Teft cont (7), W (F),
ts(7,t) und (ne/W)(,t) der vorberechneten Tabelle entnommen werden.

Tefhcont und Teffpcc variieren lings eines radialen Strahls (© = const) weit geringer als mit der
Co-Breite © (bei r = const). Deshalb spielt die ohnehin nur schwache Temperaturabhingigkeit
von M (vgl. Kap. 4.5.2, S. 82) ldngs eines radialen Strahls im Vergleich zur Abhingigkeit von
M von logts bzw. log(n./W) eine untergeordnete Rolle, und man kann fiir einen radialen Strahl
bei fester Co-Breite © die lokalen richtungsunabhdngigen Parameter kcak (), a(7), 6(7) in
folgender Weise bestimmen:

An einer bestimmten Anzahl radialer Stiitzpunkte 7' = (0,r') (die eine Untermenge des hydro-
dynamischen Rechengitters darstellen) werden fiir alle © anhand der Eingabegréfien Teft cont (7)),
W ("), t.(7') und n./W (') die Werte von M (') der vorberechneten Tabelle entnommen und
zusitzlich diejenigen von M (logt,(7') + Alogts, logn(i') + Alogn), mit Alogn = £0.25,
40.5 ... £ (Alogf)max und Alogts = +0.5, ... +(Alogts)max- Das heifit, im logts-log n-
Raum wird um jeden Punkt (logt,(7),log (7)) ein Quadrat gelegt, auf dessen Gitterpunkten
(logts,logn) die force multiplier M (logts,logn) berechnet werden. Wie anfangs erwidhnt, be-
stimmen wir die ,zentralen” M (7") fiir den radialen Sobolevparameter ¢,. Durch Hinzunahme
der zu t, + Atg gehdrenden force multiplier decken wir den méglichen Wertebereich der nicht-
radialen tg(7, 7' # €,) ab.

Auf der Summe dieser Unterrdume bestimmen wir separat fiir jede Co-Breite © iiber Gl. (4.138)
die Parameter ko(0), ap(0), a1(0), §(0), 61(0) und v¢(O). Mit diesen sechs Grofen erhalten
wir iiber Gl. (4.139) und (4.140) zu jedem Zeitpunkt ¢ die tatsdchlich in §'"*s eingehenden
a(r,t) und §(7,t), die von den zeitlich variablen ¢,(7,¢) und (n./W)(7,t) abhdngen.

Dadurch, dal wir die aktuellen lokalen Werte von M (7') als ,,zentrale” Werte der jeweili-
gen Quadrate im logtg-log fi-Unterraum in unserem Fitverfahren beriicksichtigen, beschrédnken
wir unseren Fitbereich auf denjenigen um die aktuellen Werte von logt, (7) und log () her-
um. Diese beiden Groflen sind die einzigen Eingabeparameter, die sich im Laufe der hydrody-
namischen Entwicklung verdndern kénnen, im Gegensatz zu den a priori festgelegten Gréfien
TefLCOHt (0,r) ~ Teff,occ (©,7) und W(O,r). Auf diese Weise erreichen wir eine noch bessere
Konsistenz der simultanen Losung der force multiplier-Parameter mit der hydrodynamischen
Stromung als mit einem a priori {iber den gesamten Bereich der moglichen Werte von logtg und
log 72 bestimmten Satz von kg, aq, a1, 8y, 61 und 7.

Wie sich in zahlreichen numerischen Tests herausgestellt hat, ist eine gewisse Mindestbreite
der Intervalle [—(Alog?s)max, +(A10gts)max] und [—(Alog7)max, + (A log ) max] erforderlich,
um bei hydrodynamischen Simulationen qualitativ befriedigende Fits der force multiplier zu
ermoglichen. Ist vor allem das logtg-Intervall zu schmal, so resultieren zwar verniinftig repro-
duzierte Werte von M, aber die Fehler in kg, ag, a1, 8y, & und =g sind z.T erheblich grofier
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als die Werte selbst, und die resultierenden kcax (), a(7) und () nehmen unsinnige Wer-
te an. Dies verhindert letztendlich eine stabile Konvergenz der hydrodynamischen Entwicklung
der Stromung. Erfadhrungsgem&f empfiehlt es sich, eine Breite von 1.5...2.0 fiir die logts- und
1.0...1.5 fiir die log #-Intervalle zu wihlen.

Da kcax(7), a(7) und §(7) anhand der zeitlich verdnderlichen Werte von ¢, und n./W be-
stimmt werden, muf} der Fit diesen Wertebereich von tg und n./W abdecken.

Obwohl das gestellte physikalische Problem an sich in der zweidimensionalen Polarebene
(0, r) durch die vektorielle Linienstrahlungsbeschleunigung g 'i"¢s(7) ein lokal dreidimensionales
ist, bestimmen wir mit diesem Ansatz die mittleren Parameter kcak (©), a(©,r), 6(0, r) fiir jede
Co-Breite mit ,,eindimensional” berechneten force multipliern M. Dies ist insofern vertretbar,
da die lokalen Gréflen M, die in das Fit-Verfahren eingehen, fiir adiquate mittlere bestrahlende
Atmosphéren berechnet werden. Eine exakte Losung dieser duBerst komplexen Problemstellung
ist praktisch nicht méglich, weshalb wir diesen vereinfachten Ansatz vorschlagen.

Es sei an dieser Stelle auch angemerkt, dafl der Begriff des ,,force multipliers” nur im Fall
sphérisch-symmetrischer Winde bei gleichf6rmig bestrahlenden Sternoberflichen Sinn macht. In
diesem Fall gibt M das Verhiltnis der Linienstrahlungsbeschleunigung (in Punktsternniherung)

zur Thomson-Beschleunigung an (Gl. (4.49)). In 2-D Winden treten aufgrund der vektoriellen

Addition der einzelnen Beitriige 7'mes(7, ') (7' € Q) nichtradiale Komponenten in azimutaler
und polarer Richtung auf (ggnes bzw. ggnes, sieche Kap. 4.2.4). Die Kontinuumsbeschleunigung

7 " besitzt aus Symmetriegriinden kein Pendant zur azimutalen Komponente ggnes, so daf es

nicht méglich ist, fiir diese Richtung einen force multiplier im Sinne der sphérisch-symmetrischen
Winde anzugeben. Da allerdings die radiale Komponente ¢/"®® in allen Windbereichen die nicht-
radialen um mindestens eine Gréfienordnung iibertrifft (sieche Kap. 4.2.4, 7, 8), sind die iiber
die lonisationsschichtung und die Besetzungszahlen gegebenen Bedingungen (und damit die aus
ihnen resultierenden force multiplier-Parameter kcak (7), «(7), 6(7)) fiir die Linienstrahlungs-
beschleunigung in 7 durch den rein radialen force multiplier M(¢,) im Rahmen der moglichen
Genauigkeit befriedigend beschrieben.

Zusammenfassung des 2-D Verfahrens Das in diesem Abschnitt vorgestellte Verfahren
liefert mit Hilfe lokaler force multiplier M (') und der Werte von M auf benachbarten Ko-
ordinaten im logtg-log n-Unterraum jeweils nach einer bestimmten Anzahl hydrodynamischer
Zeitschritte fiir jede Breite © sechs konstante Parameter ko(©), ap(©), aq1(0), 6(0), §:(0),
Y0(©®), mit denen an allen hydrodynamischen Rechenpunkten 7 die richtungsunabhingigen Pa-
rameter kcak (7), a(7), 8(7) bestimmt werden kénnen. Letztere hdngen zusdtzlich von den sich
mit jedem hydrodynamischen Zeitschritt &ndernden lokalen Werten logt, (7, ¢) und log 2(7,t) ab
und gehen als richtungsunabh&ngige Werte in die Berechnung der Linienstrahlungsbeschleuni-
gung 7 'meS(7 ¢) ein.

Da die Fluiwichtung und Berechnung der lonisationsstruktur fiir die force multiplier M (7”)
auf Modellatmosphiren basiert, die fiir iiber ). gemittelte Effektivtemperaturen Teff,cont und
Teff occ gewihlt werden, kénnen die M (7) und die aus ihnen gewonnenen kcak (7), a(7), §(F)
jeweils als iiber €2, gemittelte Werte betrachtet werden.

Hilfreich fiir das Verfahren ist die im wesentlichen polare Abhingigkeit von Teﬂ‘7cont und Teﬂ‘pcc,
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die den Fit von kg, ag, a1, dg, &1 und g lings eines radialen Strahls bei konstanter Co-Breite
O nahelegt.

Es liegt auf der Hand, daB die ,,exakten” Parameter a(7, 7') und kcax (7, 7') fiir bestimmte Rich-
tungen von den richtungsunabhingigen Werten () und kcak (7) abweichen diirften. Dieses
Problem ist allerdings nur im mittleren Windbereich zu erwarten, d.h. dort, wo das einfallende
Strahlungsfeld von Oberflichenelementen verschiedener Temperatur stammt. Im Auflenbereich
kann dieses als radial betrachtet werden, und seine Beschreibung durch eine adiquat gew&hl-
te Modellatmosphére ist sicherlich eine gute Ndherung. In unmittelbarer Sternndhe wird die
einfallende Intensitdt durch rein lokale Verhiltnisse bestimmt, und der einzige Effekt, der in-
nerhalb €. zu einer Richtungsabhdngigkeit fiihrt, ist die rotationsbedingte Dopplerverschiebung
des beleuchtenden photosphirischen Spektrums, die aber gemidfl der Diskussion in Kap. 4.5.3
von untergeordneter Bedeutung sein sollte.
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Skalierungsrelationen

Die theoretische Beschreibung eindimensionaler Sternwinde liefert einfache Skalierungsrelatio-
nen, die zum Verstindnis des Verhaltens der charakteristischen GréBen des Windes, M und ve,
in Abhdngigkeit verschiedener Stern- und force multiplier-Parameter sehr hilfreich sind. In die
Relationen, die wir im folgenden diskutieren werden, gehen explizit keine nichtradialen Krifte
ein. (Diese tragen aber bei den in Kap. 7 und 8 diskutierten Modellen in entscheidendem Mafe
zur Umverteilung der Dichteschichtung bei.) Trotzdem erlauben die Skalierungsgleichungen ein
qualitatives Verstindnis des Verhaltens des lokalen Massenverlustes und der polarwinkelabhidngi-
gen Windendgeschwindigkeiten.

Im folgenden sei ein Uberblick iiber diese Relationen gegeben, die wir bei der Analyse der nu-
merischen Modelle in Kapitel 7 und 8 verwenden werden.

5.1 Skalierungsrelationen fiir M/ und v

Ist die Linienstrahlungsbeschleunigung in Abh#ngigkeit der force multiplier-Parameter kcax,
a, ¢ formuliert, so fiihrt die vollstdndige analytische Beschreibung von Kudritzki et al. (1989,
insbesondere Gl. (47) oder (61)) zu folgendem Verhalten der Massenverlustrate:

)
1

. - o ni=2, [ Geff | 2
Mtheoretisch ~ kSAK Lf (M*(l - F)/D ) a’ R_ 3 (51)
mit o =a—38, D' = (14 IeYie)/(1 4+ 4Yne) (Yie: Helium-Haufigkeit nye./nu, Ie: Anzahl der
freien Elektronen pro Heliumatom) und der mit (1 —I') korrigierten effektiven Schwerebeschleu-
nigung.
Die Endgeschwindigkeit v, skaliert gemif

1
. 2
,U(t)georetlsch — ( @ ) 1(017 B, 5)

(8%

N[

N 224 T Vesc (5.2)

11—«

wobel vese = v/ge Ri (vgl. Kapitel 4.1) und (e, 8, 8) durch Gl. (46) in Kudritzki et al. (1989)
gegeben ist. Die zweite Gleichung ist gut erfiillt fiir § < 0.1 (vgl. Kudritzki et al. 1989, Abb. 4
und 6, Tabelle 1, bzw. FFA) und ein charakteristisches Geschwindigkeitsfeld mit 5= 0.7...1.3.
Diese Skalierungsrelationen gelten strenggenommen nur fiir sphirisch-symmetrische Sterne. Geht
man jedoch davon aus, dal man im Falle eines rotierenden Sternes fiir die Oberfliche an jedem
Polarwinkel © einen reprisentativen 1-D Vergleichsstern definieren kann, dessen Leuchtkraft
L17P durch opT4(0)47 R%(O) gegeben ist (wobei hauptsichlich die Abhingigkeit T4(0) von
Bedeutung ist), so erlauben die Skalierungsrelationen fiir M und vs, zumindest eine qualitative
Abschitzung der lokalen Massenverlustrate auf der Sternoberfliche in Abh&ngigkeit von der
Rotationsrate. Da I''™P ~ L!1=P folgt bei konstanten kcaxk,a,d, D' und mit 6/(2¢/) < 1 aus
Gl. (5.1)

M ~Ta (1=T) e (5.3)
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Da an der Oberfliche fiir den FluB F = opT4(0) ~ L17P(0) ~ ''=P(0) gilt, erhalten wir aus
Gl. (5.3) fiir das Verhiltnis der lokalen Massenverlustraten:

M]g(i)o) ~ (F(l;((i)m) ’ (geiifé“i)m)% o

Die Reduktion der radialen Komponente der Oberflichenbeschleunigung ist durch die Zentrifu-
galbeschleunigung
g™ (w, 0) = w? sin? O R.(O) (5.5)

gegeben. Im folgenden sei die Abweichung der Sternoberfliche von der Sphirizitdt vernachlissigt

(R«(©) = R.). Es gilt:

GM.(1-T )
geff,r(@) — ggrav + grcent — %(1 _ Sln2 693)7 (56)

mit dem Verhiltnis der Rotationsrate vt zur kritischen Rotationsgeschwindigkeit vepit:

Q. = ¢GM*(1~0_ —= VIB/(GM.(1-1)). (5.7)

Zweil Fille sind von Interesse:

e Reine Rotation (F(0©) = F(© = 0)): Mit Gl. (5.4) folgt fiir diesen Fall unter der Annahme,
daf} der kritische Punkt, der fiir die Bildung der Massenverlustrate entscheidend ist (siehe
CAK, PPK, Kudritzki et al. 1989), durch die Rotation nur unwesentlich verschoben wird:

M(©) = M(© =0) (1 —sin20Q2)' . (5.8)

Da der Exponent (1 — 1/a’) negativ ist, ist ein monotoner Anstieqg des Massenausstroms
von Pol zu Aquator zu erwarten.

o Gravity Darkening (F(©) ~ goz(©)): Nun ergibt sich fiir M(0):
M(©)= MO =0)(1-9Q%sin?0) (5.9)

Das heifit, in diesem Fall wird das Verhalten des Massenausstroms an der Sternoberfliche
geradezu umgekehrt, und der radiale Massenstrom wird nun monoton von Pol zu Aquator
abnehmen.

Da das Skalierungsgesetz fiir die Endgeschwindigkeit (ohne Rotation, Gl. (5.2)) die Proportio-
nalitdt ve, ~ Vesc ~ (Mi(1 — F))% nahelegt, ist wegen

1 GM, (1-1) )
§vgsc = T (1 - Q2sin*0) (5.10)

der einfachste Ansatz, die Rotation mitzuberiicksichtigen:

Voo (@) = Voo (w = 0) (1 — Q%(w) sin? ©)3. (5.11)
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Abbildung 5.1: Einflu der Rotation auf M und Uso in Abhidngigkeit von Q = vpot/veri¢ fiir
die Strémung in der Aquatorebene. Sternmodell: ,,generischer OfV-Stern” aus PPK (Tegr =
50000 K, logg = 4.0, R. = 14Rg, keax = 0.124, o = 0.64, § = 0.07, verie = 690 km s~ 1)
Durchgezogen: exakte Lésungen; Sterne: Skalierungsrelation fiir M (Gl. (5.8)); strichliert: neue
Skalierungsrelation fiir v, (Gl. (5.13)), 8 = 0.8); Diamanten: einfache Skalierungsrelation fiir
Voo (GL. 5.11); Dreiecke: Skalierungsrelation fiir vy, von Friend & Abbott (1986) (Gl. 4.4) (Aus:
Puls, Petrenz & Owocki 1998)
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Abbildung 5.2: Wie Abb. 5.1, nur jetzt fiir einen B-Stern (Teg = 15000 K, logg = 3.3, R, =
7.5 Re, kcak = 0.977, o = 0.436, § = 0.05, verie = 306 km s_l.) Neue Skalierungsrelation fiir
Voo Mit § = 0.8
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Eine genauere Losung erhilt man, wenn man beriicksichtigt, daf§ M von der Rotationsrate
abhingt und die Zentrifugalbeschleunigung mit wachsendem r abnimmt (vgl. PPO). Im Uber-
schallbereich gilt die Bewegungsgleichung in der Aquatorebene (sin ® = 1):

rlu.dv, /dr = —GM, (1-T)(1-Q2 R, /r)+const- M=% (12, dv, /dr) >0, -C F(a, r, v,, dv,/dr)

. (5.12)
wobei sich der letzte Term auf der rechten Seite wegen Gl. (4.54) und p ~ M /(r?v,) ergibt. Mit
einem typischen Geschwindigkeitsfeld der Form v, (r) = va, (1 — R./r)? gilt

Voo? ~ riu.du, fdr, v ~ v,

und Gl (5.12) mit GL (5.8) liefert im Grenzfall r — oo (C'F — 1) fiir das Verhiltnis 2 =
Voo (£24) /V0o (0) die nichtlineare Gleichung:

2 N1-a' 20—8 Vase Vase
= (- (14 ) - e (513)
Die Losung reduziert sich fiir kleine Werte von vegc/vo(0) und § auf Gl (5.11). Abb. 5.1 und
5.2 zeigen einen Vergleich der Relationen fiir M und Voo (€2) mit der exakten Losung der Be-
wegungsgleichung, die mit dem von PPK entwickelten Code berechnet worden ist, sowie mit
der von FA angegebenen Niherung (siehe Gl. (4.4)). Wie man sieht, wird in beiden Fillen die
Skalierungsrelation fiir M exzellent bestitigt, und die Lésung von GI. (5.13) liefert fiir v., die
beste Anndherung an die exakten Werte. Die stirkere Abweichung der von FA vorgeschlagenen
Relation ist dadurch bedingt, dafl die Autoren fiir v, eine lineare anstatt einer quadratischen
Abhdngigkeit von , angenommen haben, die zu einem physikalisch unmotivierten Fit fiihrt.
In Kap. 7.4 werden wir sehen, dafi die hier vorgestellten Skalierungsrelationen fiir M und va,
auch in 2-D Windmodellen eine qualitativ adiquate Beschreibung des Verhaltens dieser beiden
Groflen darstellen.

5.2 Die Windimpuls-Leuchtkraft-Relation

Ausgehend von diesen Relationen argumentieren Pu96 in folgender Weise: Nimmt man Werte
von @ & 0.5...0.7 und § 2 0.02...0.1 an, sollte die Massenverlustrate nach Gl. (5.1) mit der ef-
fektiven Masse Mg iiber (Mg/D")~"%+7%5 und vy, nach Gl. (5.2) iiber Mg skalieren. Diese
starke Abhédngigkeit der Windgréfien M und v., von Mg stellt insofern ein Problem fiir den
Vergleich theoretischer Windmodelle mit der Beobachtung dar, da die mittels spektroskopischer
Methoden bestimmten Sternmassen eine systematische Abweichung zu denen aus Sternentwick-
lungsrechnungen zeigen: Herrero et al. (1992) verglichen die sog. spektroskopischen Massen, die
sich aus der gemessenen V-Helligkeit, der Effektivtemperatur Teg und der Entfernung unter
Mitberiicksichtigung der interstellaren Extinktion ergeben, mit den sog. Windmassen. Letztere
erhdlt man durch die Anwendung der Theorie strahlungsdruckgetriebener Winde (vgl. Kap. 1.2,
S. 4). Beide Massen zeigten eine sehr gute Ubereinstimmung, im Gegensatz zu den aus Ster-
nentwicklungsrechnungen gewonnenen (Maeder 1990), die erheblich gréfler sind. Diese Diskre-
panz kénnte u.a. mit der moglicherweise homogenen Sternentwicklung und Problemen bei der
Beschreibung semikonvektiver Prozesse liegen (Langer 1993, als priv. comm. zitiert in Pu93,
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S. 14).
Aus diesem Grunde schlugen Ku95 eine andere Grofle fiir die Analyse von Sternwinden vor,
ndmlich die Windimpuls-Rate, die weitaus schwicher von der effektiven Masse abhdngt:

8

_1 2a’
—7 R, (geﬂ) plart (5.14)

1

(Mvoo)theoretisch ~ k(%_’AK (M*(l - F))

NI

R,

da der kombinierte Exponent (3/2 — 1/a’) nahe bei Null liegt. Somit folgt aus der 1-D Theorie
strahlungsdruckgetriebener Winde:

) 1 1
log(MveoR2D') = — log(kcax L« D') + f(M, T, Ry, @, ), (5.15)
a

wobei f eine nur geringfiigig mit den Stern- und force multiplier-Parametern variierende Funk-
tion und durch GI. (58) in Pu96 gegeben ist. Geht man von einem konstanten Wert fiir D’ aus,
so folgt die Windimpuls-Leuchtkraft- Relation:

log(Muvee R®) ~ log L. (5.16)

Wie in der Einleitung beschrieben, liefert diese Relation die Grundlage fiir eine neue Methode
der astronomischen Entfernungsbestimmung.
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6

Numerische Hydrodynamik

In diesem Kapitel erliutern wir die wesentlichen Aspekte der numerischen Hydrodynamik. Dazu
skizzieren wir in Abschnitt 6.1 das Losungsprinzip und stellen in Kap. 6.2 das hydrodynamische
Rechenprogramm vor. In Kap. 6.3 gehen wir auf die Formulierung der Randbedingungen, die
in unserem Fall ein spezielles Problem darstellt, ein, und Kap. 6.4 behandelt weitere praktische
Aspekte.

Der nur an einem Uberblick interessierte Leser sei auf die Zusammenfassung auf S. 136 verwiesen.

6.1 Das Lésungsprinzip

Diskontinuitidten und Kontrollvolumenansatz. Die hydrodynamischen Gleichungen (Gl.
(3.4) - (3.8)) sind ein hyperbolisches System von Erhaltungsgesetzen, wie sie bevorzugt in astro-
physikalischen Problemstellungen und dort primér in gasdynamischen Simulationen auftreten.
Typischerweise ergeben sich hyperbolische Systeme aus physikalischen Prozessen, die zu Wel-
lenbewegungen oder advektiven Transportphdnomenen fiihren.
Die Eulergleichungen stellen ein nichtlineares System hyperbolischer partieller Differentialglei-
chungen (PDGL) dar und sind ein spezieller Fall der allgemeineren Navier-Stokes-Gleichungen
(siche z.B. Chandrasekhar 1961, Kap. 7) unter Vernachldssigung der Viskositit und Wirme-
leitung. ! Sie erlauben Schockwellen in ihrer Lésung, d.h. Diskontinuititen, die sich auch aus
»glatten” Anfangsdaten entwickeln kénnen. Diese Schockzonen stellen aber nur mathematische
Idealisierungen schmaler Bereiche mit starken Dichte- und Geschwindigkeitsgradienten dar, die
in auskonvergierten Losungen der vollstdndigen Navier-Stokes-Gleichungen auftreten kénnen
und in denen sich im Vergleich zu den typischen Lingenskalen des Systems physikalische Bedin-
gungen rapide &ndern. Oftmals sind die realen Breiten solcher Schockzonen wesentlich schméiler
als die minimalen Abstdnde benachbarter Stiitzstellen des technisch realisierbaren hydrodynami-
schen Gitters. In solch einem Fall kann man detaillierte physikalische Vorgénge innerhalb dieser
Bereiche nicht explizit behandeln und mufl das makroskopische Verhalten durch ein geeignetes
Modell n&herungsweise beschreiben (s.u.).
Fiir die Bereiche in den von uns behandelten Sternwinden, in denen keine Schocks auftreten,
betriigt die Reynoldszahl Re gréBenordnungsmifig 100 (vgl. Castor, Abbott & Klein 1976). So-
mit ist die Viskositdt vernachldssigbar, und die idealen Eulergleichungen stellen eine geeignete
physikalische Beschreibung der Dynamik dar. (Dies gilt nicht mehr in realen Schockzonen, da
gerade die Viskositdt entscheidend zur Energieumwandlung beitrigt.)

An (infinitesimal diinnen) Schocks und Kontaktunstetigkeiten sind keine Differentiale und
damit Lésungen der differentiellen hydrodynamischen Gleichungen definiert. Dieses Problem 148t

'Im Gegensatz zu den Eulergleichungen enthalten die Navier-Stokes-Gleichungen Terme, die von den zweiten
Ableitungen des Geschwindigkeitsfeldes (Viskositdt) und der Temperatur (Wéarmeleitung) abhingen. Dadurch
werden diese Gleichungen parabolisch, was strenge Begrenzungen an den hydrodynamischen Zeitschritt erfordert
und effiziente Lésungen mit entsprechend gréBeren Zeitschritten nur mit zeitimpliziten Methoden (s.u.) erlaubt.

117
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sich aber durch Anwendung des GauBschen Satzes auf die PDGL vermeiden. Durch diesen Uber-
gang auf die integrale Form der hydrodynamischen Gleichungen 18t sich die zeitliche Anderung
der hydrodynamischen Gréen aufgrund der Advektion U /0t = =V - (UyT) (Uy = p, Uz = vy,
etc.) in der urspriinglichen Durchflufiform losen: Fiihrt man sogenannte Kontrollvolumina ein,
so lassen sich in deren Zentren diskrete Werte der konservativen Variablen p, pve, pve und pv,
definieren, die als Volumenmittel iiber das Kontrollvolumen AV betrachtet werden kdnnen:

<p>=(AV)™! / p(M)dV  etc. (6.1)
AV

Die Berechnung der zeitlichen Anderung der konservativen GréBen erfolgt iiber die Flisse durch
die Rinder des Kontrollvolumens. Diese ergeben sich aus den lokal definierten Geschwindigkeiten
(bzw. Dichten) und die durch das sog. Advektionsschema? berechneten Dichten (bzw. Geschwin-
digkeiten).

Somit erlaubt der Kontrollvolumen-Ansatz schwache Lésungen der hydrodynamischen Gleichun-
gen (vgl. LeVeque 1998, 3.1.4), d.h. solche, die Unstetigkeiten (Schocks und Kontaktunstetigkei-
ten) besitzen, an denen Differentiale nicht definiert sind. Seine entscheidende Eigenschaft liegt
darin, dafBl er die globale Konservativitit des Verfahrens garantiert, falls das Rechengebiet un-
durchldssige Rander besitzt: Berechnet man z.B. die Gesamtédnderung der sich innerhalb eines
Volumens befindenden Masse aufgrund der Advektion, so heben sich beziiglich benachbarter
(infinitesimaler) Volumina Ein- und AusfluB durch die Oberflichen heraus.

Kiinstliche Viskositidt. Da die Breite der realen Schockzonen quasi infinitesimal ist, werden
durch die kiinstliche Viskositit die (sich in Wirklichkeit nur iiber wenige molekulare Wegliangen
erstreckenden) Schockzonen durch die Wahl eines geeigneten Viskosititskoeffizienten, der pro-
portional zum Geschwindigkeitsgradienten ist, iiber eine Linge einiger weniger Gitterabstinde
,,verschmiert”. Dadurch ist die Unstetigkeit aufgrund des Schocks durch einen schmalen Bereich
grofler Gradienten ersetzt, und die lokale Behandlung der hydrodynamischen Gleichungen kann
in gleicher Weise erfolgen wie fiir den Rest der Stromung. Dabei beeeinflufit der Viskositédtsko-
effizient als zusétzlicher freier Parameter die Lésung nur innerhalb kleiner rdumlicher Intervalle,
was fiir die Losung auferhalb nicht von Bedeutung ist.

Im Rahmen dieser Arbeit sind wir vorrangig an grofiskaligen Windstrukturen interessiert, in
denen nur in einigen speziellen Féllen Schocks auftreten (vgl. Kap. 7.2), im Gegensatz zu Rech-
nungen, die die Linienstrahlungsinstabilitdt mitberiicksichtigen (vgl. Kap. 1.3.1, S. 7). Deshalb
ist die numerische Behandlung von Schocks beziiglich unserer Problemstellung ein untergeord-
neter Aspekt, und wir verweisen auf die detaillierte Darstellung in Feldmeier (1993).

Der hydrodynamische Zeitschritt. FEine fiir numerische Simulationen entscheidende Eigen-
schaft hyperbolischer Differentialgleichungen betrifft den hydrodynamischen Zeitschritt: Systeme
hyperbolischer PDGL lassen sich mit zeitezpliziten Methoden l6sen, bei denen die Resultate ei-
nes Rechenschrittes zu einem Zeitpunkt ¢t” ausschliellich von denen vorhergehender Zeitpunkte

?Das Advektionsschema stellt den Kern des hydrodynamischen Lésungsverfahrens dar und dient der Berech-
nung der Flisse durch die Winde der Kontrollvolumina. Fine Retardierung berticksichtigt dabei die Strémung

der Fliissigkeit (sieche z.B. Reile & Gehren (1991)).
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t"=1 "2 . abhingt. Mit der zeitlichen Ableitung der hydrodynamischen GréBen Uy,

UL (7t - -
QOURD ). ... Un(r0) (6.2)
folgt fiir die diskrete Form der Entwicklung der hydrodynamischen Gleichungen nach der Zeit

in erster Ordnung:
Up(7 ") = Up (7, t") + A f(UL(7F, ), .., Un (7 8), A ="+t ¢, (6.3)

Im Gegensatz dazu hingen in einem zeitimpliziten Verfahren die Ug(7,#"*1) auch von anderen
GroéBen zum selben Zeitpunkt t"*1 ab, was im allgemeinen eine iterative Losung des entstehenden
Gleichungssystems erfordert. Bei dieser diirfen zwar aufeinanderfolgende Zeitschritte sehr grofl
sein, aber der moglicherweise deutliche Unterschied der Losungen zweier aufeinanderfolgender
Zeitpunkte erfordert oftmals eine genaue Kenntnis geeigneter Startn&herungen. Bei den von
uns behandelten 2-D Winden 148t sich diese Forderung a priori nur sehr schwer erfiillen (siche
Kap. 6.3.2, S. 126 und Kap. 8.1, S. 175). Dieses Problem wird durch den zeitexpliziten Ansatz
umgangen, da es fiir diesen einfacher ist, geeignete Startndherungen zu finden (siehe Kap. 6.4.1,
S. 133).

Allerdings erfordert das zeitexplizite Verfahren eine Beschrinkung des Zeitschrittes At, um die
sogenannte Courant-Friedrichs-Lewy(CFL)-Stabilitdtsbedingung zu erfiillen. Diese verlangt, daf}
sich innerhalb eines Zeitschrittes At Information (iiber Wellen oder Fliissigkeitsbewegung) nur
iber eine rdumliche Distanz ausbreiten darf, die kleiner als die jeweils betrachtete Gitterzelle sein
muf. Das heifit, fiir den groBtmoglichen Zeitschritt, der fiir alle Bereiche des hydrodynamischen
Gitters das CFL-Kriterium erfiillt, gilt:

At < min[(Az)/(Jul + vsound)] , (6.4)

wobei u die lokale Geschwindigkeit der Strémung bezeichnet und das Minimum der Stiitzstel-
lenabstdnde Az iiber alle Gitterzonen bestimmt wird. Diese physikalisch motivierte Bedingung
188t sich mathematisch exakt mittels einer von Neumann-Stabilitdtsanalyse der Bewegungsglei-
chungen ableiten (siche z.B. Richtmyer & Morton 1967).

Im zweidimensionalen Fall verallgemeinert sich diese Forderung zu (SN92, Gl. (74)):

At = Co/[max(t7% + 6t5% + 6t3% + 6t74)]V/2, (6.5)

mit der sogenannten Courantzahl Cy als Sicherheitsfaktor (typischerweise Cy & 0.5). Die ver-
schiedenen Zeitschritte sind folgendermafien definiert:

(Stl = [min(Aml, Ax?)]/vsoundy 5t2 = Aml/vl, (Stg = A$2/’027 (66)

mit den Stiitzstellenabstinden Az; (Azy) und Geschwindigkeiten v; (vq) in radialer (polarer)
Richtung. 6t4 resultiert aus der Mitberiicksichtigung der kiinstlichen Viskositat in den dynami-
schen Gleichungen und ist durch Gl. (78) in SN92 gegeben. Fiir unsere Simulationen ist (bei den
meisten Modellen) der Zeitschritt 6t, fiir die Wahl des entsprechenden Gitters von entscheiden-
der Bedeutung (vgl. Kap. 6.4.2).
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6.2 Der numerische Code

Zur Lésung der Gleichungen (3.4) - (3.8) wurde vom Verfasser vorliegender Arbeit der von Sto-
ne & Norman (1992) am National Center for Supercomputing Applications (NCSA) entwickelte
strahlungshydrodynamische Code ZFUS-2D auf die Physik strahlungsdruckgetriebener Winde
adaptiert.

Die Wahl fiel aus mehreren Griinde auf dieses Programm: ZEUS-2D wurde bereits vielféltigen
Tests unterzogen (sieche SN92 bzgl. hydrodynamischer ,,Standardtests”) und mittlerweile von
iiber 200 Benutzern zur L&sung verschiedenartiger (astro)physikalischer Probleme eingesetzt.
Dieses Programm stellt einen “Gegencode” zu dem von Owocki et al. (1994, 1996, 1997) ver-
wendeten Code VH-1 (entwickelt von Blondin et al. an der University of Virginia) dar und bietet
somit den Vorteil eines unabhdngigen Tests der Resultate dieser Autoren.

ZEUS-2D bietet die von uns gewihlte 2.5-D Geometrie (vgl. Kapitel 3.3) an, was eine wesentli-
che Voraussetzung zur Losung der gestellten Aufgaben erfiillt.

Besondere Merkmale ZEUS-2D verwendet zur Losung der hydrodynamischen Gleichungen
duBerst effiziente Algorithmen, die fiir die Behandlung astrophysikalischer Probleme besonders
geeignet sind . Diese sind im einzelnen:

o zeitexplizites Fuler-Verfahren unter Verwendung eines finiten Differenzenschemas (siehe

Roache 1982)
e konservativer Kontrollvolumen-Ansatz mit versetzten Gittern (staggered grids, s.u.)
e tensorielle kiinstliche Viskositit (Tscharnuter & Winkler 1979)
e operator splitting (z. B. Rézyczka 1985)
e konsistente Advektion (Norman et al. 1980)

e monotones Advektionsschema (van Leer 1977)

Spezifische Ergidnzungen Folgende Teile des Programmes wurden vom Verfasser vorliegen-
der Arbeit entwickelt bzw. implementiert:

e Mitberiicksichtigung der Rotationsabflachung der Sternoberfliche

e Integrationsroutinen fiir die vektorielle Linienstrahlungsbeschleunigung §'"°(©,r) und
die Thomsonbeschleunigung g “°"(©, r)

e Adaption des Non-LTE Codes von U. Springmann auf 2-D Winde

®Komplexere Algorithmen kénnen zwar in der Lage sein, hydrodynamische Probleme exakter zu simulieren
(z. B. die piecewise parabolic method von Colella & Woodward (1984), die insbesondere bei starken Schocks
bessere Resultate liefert), aber die Implementierung neuer physikalischer Effekte kann sich extrem zeitaufwendig
gestalten. In Hinblick darauf, dafl wir an der auskonvergierten stationdren Losung des Problems interessiert
sind, ist die vergleichsweise hohe Geschwindigkeit der in ZEUS-2D verwendeten Algorithmen von groflem Vorteil
(vgl. Kap. 6.4).
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e Verfahren zur selbstkonsistenten Berechnung der force multiplier-Parameter kcax (7), o(7),

3(r)

Fiir eine ausfiihrliche Darstellung der Grundlagen des numerischen Schemas verweisen wir auf
SN92 bzw. Reile & Gehren (1991) sowie Feldmeier (1993) und den darin gegebenen Referenzen.
Da alle technischen Details samt Tests der numerischen Algorithmen in den entsprechenden
Publikationen ausfiihrlich dokumentiert sind, beschrianken wir uns in der weiteren Darstellung
auf diejenigen Aspekte, die fiir unsere Problemstellung von spezifischer Bedeutung sind. Insbe-
sondere verzichten wir auf eine explizite Darstellung der Finite-Differenzen-Gleichungen (siehe
dazu SN92) und des verwendeten van Leer-Advektionsschemas.

6.3 Randbedingungen

Bei der Losung unseres physikalischen Problems stellt die geeignete Formulierung der Rand-
bedingungen den wichtigsten Gesichtspunkt beziiglich der numerischen Hydrodynamik dar. In
diesem Abschnitt diskutieren wir zum einen theoretische Aspekte und geben zum anderen einen
Uberblick iiber die gewonnenen Erfahrungen mit verschiedenen Methoden zur Behandlung der
Randbedingungen.

Im Innenbereich des hydrodynamischen Rechengebietes erfordert die Bestimmung der Werte
an den Rdndern und in den Zentren der einzelnen Gitterzellen kein besonderes Vorgehen, solange
man die fiir das verwendete Advektionsschema benétigte Information an benachbarten Randern
bzw. in benachbarten Zellen kennt. Da das Gitter zur Losung der Gleichungen begrenzt ist,
miissen an seinen Ridndern Bedingungen angegeben werden, um dort bei jedem Zeitschritt die
physikalischen Gréflen aktualisieren zu kdnnen. Dafiir wird das Rechengebiet um einige Geister-
zonen erweitert, in denen die bendtigten Gréfien am Anfang eines jeden Zeitschrittes festgelegt
werden. Je nach betrachteter Physik sind diese konstant oder zeitlich variabel vorzugeben. Auf
diese Weise wird die fiir das Advektionsschema an den Réndern der ,,realen” Zonen (Bildzonen)
bend&tigte Information zur Verfiigung gestellt, wobei die Anzahl der bend&tigten Geisterzonen
vom jeweiligen Advektionsschema abhdngt.

Die Randbedingungen konnen rein physikalischer Natur sein, und oftmals geniigen einfache
Symmetrieargumente zu ihrer korrekten Beschreibung. Letztere erfordert dann ein differenzier-
tes Vorgehen, wenn durch die Rinder Information in das Rechengebiet ein- bzw. aus diesem
herausstréomt. In unserem Fall liegt ein Ein- bzw. Ausstrom von Materie am Sternrand und am
dufBeren Rand des Windes vor. Die Formulierung der Randbedingungen am Sternrand sollte im
Hinblick auf eine stationdre Lésung idealerweise gew&dhrleisten, dafl am Rand entstehende und
sich in das Rechengebiet ausbreitende Stérungen vermieden bzw. im Laufe der Zeit vollstindig
gedimpft werden.

In vorliegender Arbeit sind wir zwar nur an der stationdren Lésung der hydrodynamischen
Gleichungen interessiert, erhalten diese aber mit einem zeitabhiingigen Verfahren.* Um zu allen
Zeitpunkten das Verhalten der Stromung am Rand korrekt zu beschreiben, mufl der Wellen-
charakter der hydrodynamischen Gleichungen bei Formulierung der Randbedingungen expli-
zit beriicksichtigt werden. In Anhang A.3 skizzieren wir einen allgemeinen Formalismus fiir

*Letzteres kénnte aber auch auf Probleme angewendet werden, bei denen nichtstationire Phinomene (wie
z.B. stellare Pulsationen) eine zeitliche Variabilitit der Windstruktur verursachen.
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zeitabhidngige Randbedingungen hyperbolischer PDGL-Systeme. Sein Konzept basiert darauf,
dal am Rand Wellen aus dem Rechenbereich heraus- bzw. in diesen hineinlaufen. Das Verhalten
auslaufender Wellen ist gdnzlich durch die Lésung am Rand und innerhalb des Rechengebietes
bestimmt, weshalb fiir diesen Fall keine Randbedingungen festgelegt werden kénnen. Im Gegen-
satz dazu hangen die einlaufenden Wellen von der Losung auflerhalb des betrachteten Volumens
ab, was die Festlegung unabhingiger Randbedingungen erfordert.

Anzahl der unabhéngigen Randbedingungen. Bringt man die hydrodynamischen Glei-
chungen in ihre Wellenform, so erhdlt man fiir jede Wellenmode Eigenwerte A; (i = 1...m,
m : Anzahl der hydrodynamischen Gleichungen). Jedes A; reprdsentiert die charakteristische
Geschwindigkeit einer am Rand ein- bzw. auslaufenden Welle. Betrachten wir beispielsweise den
Rand bei z = 0, so laufen Wellen mit A; < 0 aus dem Rechengebiet heraus und solche mit
A; > 0 in dieses hinein. Die Anzahl der festzulegenden Randbedingungen ist gleich derjenigen
der einlaufenden Wellen mit A; > 0, da die auslaufenden Wellen von der Lésung im Innenbe-
reich bestimmt werden. Die Anzahl der unabhdngig von der Losung im Inneren vorzugebenden
Randbedingungen ist somit nicht beliebig, sondern wird streng von der Lésung im Innenbereich
bestimmt. In der Art der Formulierung der Bedingungen ist man allerdings frei.
Betrachtet man beispielsweise eine isotherme 1-D Fliissigkeitsstromung (wie wir sie in unseren
1-D Windmodellen annehmen), so folgen aus der obigen Analyse in radialer Richtung die beiden
Eigenwerte Ay = v, & Vsound, also die Geschwindigkeiten der sich in die positive bzw. negative
radiale Richtung ausbreitenden Schallwellen. (Aufgrund der angenommenen Isothermie treten
keine Entropiewellen auf, deren charakteristische Geschwindigkeit Ag gleich v, wire.) Also ist
fiir eine Einstrdmung von Material in das Rechengebiet (d.h. am Sternrand) mit Unterschall-
geschwindigkeit (0 < v,(r = Ri) < Usound) €ine Randbedingung vorzugeben und die andere in
Abhingigkeit von der Lésung im Innenbereich zu wihlen.

Im 2-D Fall ergeben sich in radialer Richtung die Eigenwerte Ay = v, —Vsound, A2 = Vr+Vsound;
Az = Ay = A5 = v,. Dabei sind A\; bzw. Ay wiederum die Geschwindigkeiten der Schallwellen und
A3 bzw. A4 die Geschwindigkeiten, mit denen vg bzw. vg radial advektiert werden. A5 bezeichnet
die Geschwindigkeit der Entropieadvektion.
Die Charakteristikenmethode erlaubt es, zu allen Zeitpunkten in physikalisch korrekter Wei-
se in das Rechengebiet einlaufende Wellen zu annihilieren und solche, deren charakteristische
Geschwindigkeit aus dem Rechengebiet weist, ungehindert durch den Rand auslaufen zu lassen.
Allerdings erfordert das Verfahren eine freie zeitliche Entwicklung der hydrodynamischen Grofien
am Rand, ohne daf} diesen zusdtzliche Forderungen auferlegt werden, wie z.B. die Begrenzung
auf einen bestimmten Maximalwert etc.. Im Fall der von uns behandelten 2-D Sternwinde kann
diese Eigenschaft zu erheblichen Stabilitdtsproblemen fiihren (siehe dazu Kap. 6.3.2, S. 126),
und wir miissen eine alternative Beschreibung fiir die Randbedingungen verwenden.

Randbedingungen fiir Sternwinde

Um fiir die in vorliegender Arbeit behandelten Sternwinde die geeignetste Formulierung der
Randbedingungen zu finden, wurden sowohl fiir sphirisch-symmetrische 1-D Winde als auch fiir
2-D Winde (bei sphérischer und asphérischer Sternoberfliche) zahlreiche Tests durchgefiihrt.
Wir geben an dieser Stelle eine Ubersicht iiber die wichtigsten Ergebnisse und diskutieren Vor-
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und Nachteile verschiedener Randbedingungen an einigen illustrativen Beispielen.

6.3.1 1-D Winde

Randbedingungen am Sternrand. Fiir sphirisch-symmetrische Winde wurden zum einen
nichtreflektierende Randbedingungen (Anhang A.3.2) eingehend getestet und zum anderen fol-
gende Alternative: Die Basisdichte pg = p(r = R.) wird auf einen konstanten Wert fixiert und
die Radialgeschwindigkeit v, anhand der Werte auf den beiden ersten Stiitzstellen im Rechenge-
biet linear auf den Rand und die Geisterzonen extrapoliert, so daff sich vy = v, (r = R.) im Laufe
der zeitlichen Entwicklung an die Strémung adaptieren kann. In Kap. 6.4.1, S. 133 beschreiben
wir, wie nun ein geeigneter Wert fiir pg gefunden werden kann.

Liefert die auskonvergierte Losung fiir »r = R, eine Einstrémung von Material am Sternrand
mit 0 < vy < Vgound, it auch mit diesem einfachen Ansatz der Tatsache Rechnung getragen,
dafl nur eine von zwei Randbedingungen (hier pg) unabhingig von der Lésung im Innenbereich
vorzugeben ist (vgl. Kap. 6.3, S. 122).

Randbedingungen am dufleren Rand. Am duferen Rand des Windes, d.h. bei r = rpax
(rmax bezeichnet hierbei den maximalen Windradius, der durch die numerische Simulation er-
faBt ist), betrdgt die Geschwindigkeit v, bei den in vorliegender Arbeit untersuchten Winden
ein Vielfaches der Schallgeschwindigkeit vsound, d-h. beide Charakteristiken fiir die Kigenwerte
Uy & Usound laufen aus dem Rechengebiet, und simtliche Werte der hydrodynamischen Variablen
am Rand und in den Geisterzonen sind durch die innere Lésung bestimmt. Der einfachste An-
satz zur Festlegung der Variablen am Rand und in den Geisterzonen liegt in der Extrapolation
nullter Ordnung der entsprechenden Werte auf den duflersten Stiitzstellen des Rechengebietes.
Da v, > vsound gilt, wird jede am Rand entstehende Stérung im n&chsten Zeitschritt aus dem
Rechengebiet advektiert, so dafl sich keine Information in dieses ausbreiten kann.

An dieser Stelle sei auf einen wichtigen Punkt hingewiesen: Entstehen Schocks in radialer Rich-
tung, so kénnen an ihnen starke negative Geschwindigkeitsgradienten (dv,/dr < 0) auftreten.
Erreicht nun eine Schockfront den dufieren Rand und legt man dort und in den Geisterzonen v,
mittels linearer Extrapolation der Werte im Innenbereich fest, so kann aufgrund des negativen
Gradienten in v, eine Finstrom von Materie (v, < 0) in das Rechengebiet erzwungen werden.
Um dieses Problem zu umgehen, sollte v, auf jeden Fall in nullter Ordnung auf den Rand und
die Geisterzonen extrapoliert werden. Andernfalls kénnen erhebliche Komplikationen auftreten,
beriicksichtigt man beispielsweise die Instabilitit der Linienstrahlungsbeschleunigung, die zu
starken Schocks im Wind fiihrt (A. Feldmeier, personliche Mitteilung).

Testrechnungen. Fiir beide Formulierungen der Randbedingungen (d.h. nichtreflektieren-
de Randbedingungen bzw. Fixierung der Basisdichte bei Adaption der Radialgeschwindigkeit)
wurden im Spektralbereich der O-, B- und A-Sterne zahlreiche 1-D Modelle gerechnet und die
Ergebnisse mit denjenigen verglichen, die von Pauldrach et al. (1986) bzw. Feldmeier (1993)
entwickelte Programme liefern. Der von Pauldrach et al. entwickelte Code 16st die stationédren
und das Programm von A. Feldmeier die zeitabhdngigen 1-D hydrodynamischen Gleichungen.
Dabei zeigte sich fiir alle untersuchten Fille eine gute Ubereinstimmung der Ergebnisse. Um die
Darstellung im Rahmen zu halten, zeigt Abb. 6.1 exemplarisch den Vergleich unserer numeri-



124 KAPITEL 6. NUMERISCHE HYDRODYNAMIK

Comparison of 1-D results Comparison of 1-D results

—10[ (AR T T [ARRRRRRR (AR AT (AR T T [ARRRRRRR (AR ]
— r 1 [ results with ZEUS-2D ]
Be - _ results with MONOTON
* r n
E 12 . 5 E
L |
E <
= |
> —14r - iey :
é L results with ZEUS—-2D @)
o f ©
T — 16 .. . results with MONOTON . > .
a0 F Qf
o °

- 18 Lo Loiviiniy Loviiiiiay Livviiiiy Loiviiiany | ] O Eon, Loiviiniy Loviiiiiay Livviiiiy Loiviiiany | ]

-4 -3 -2 -1 0 1 2 -4 -3 -2 -1 0 1 2
log (R/R_Star — 1) log (R/R_Star — 1)

Abbildung 6.1: Vergleich der Ergebnisse fiir ein 1-D Modell (O-Uberriese), gerechnet mit ZEUS-
2D (diese Arbeit) bzw. MONOTON (A. Feldmeier).

Sternparameter: R, = 19.0 Rg, Teg = 42000 K, M, = 52.5 Mg, Yy = 0.12, Iy = 2.0; force
multiplier-Parameter: ECAK(T) = 0.04, @ = 0.7; physikalische Laufzeit: 2 - 10° s.

Links: Dichteverlauf; rechts: radiales Geschwindigkeitsfeld v,.

schen Resultate fiir ein 1-D Modell eines O-Uberriesen mit denjenigen, die der von A. Feldmeier
entwickelte 1-D Code MONOTON liefert (bzgl. erfolgreicher Tests von MONOTON anhand
unabhingiger Rechnungen mit dem Code von A. Pauldrach siehe Feldmeier (1993)).

Konvergenz der Modelle. Bei allen Simulationen erwiesen sich die stabilen Ldsungen als
unabhdngig von den jeweils verwendeten Startmodellen. Bei geniigend langer physikalischer Lauf-
zeit konvergieren die Modelle so gut, dafi die an den Rédndern der Kontrollvolumina bestimmten
van Leer-Flisse im gesamten Windbereich bis auf die letzte darstellbare Dezimale des Rechners
(14 Stellen) iibereinstimmen. Dabei ist die benétigte Laufzeit im wesentlichen durch die Wind-
endgeschwindigkeit bzw. rpax bestimmt: Je grofler vy, bzw. je kleiner ryax ist, desto schneller
werden an der Windbasis erzeugte Stérungen durch das Rechengebiet advektiert bzw. laufen
am dufleren Rand aus diesem heraus. Entscheidend dabei ist, daf die v. a. am Anfang der Si-
mulation ablaufenden Einschwingvorginge des Windes am Sternrand mit der Zeit vollstdndig
gedimpft werden, so daB letztendlich an der Windbasis ein stationdrer Zustand erreicht wird.
Die Windlaufzeiten, die eine Konvergenz der Massenverlustrate auf fiinf bis sechs Dezimalen
erfordert, liegen gréBenordnungsmiBig fiir ryax ~ 10 R, im Bereich von 2...5-10% s (Hauptrei-
hensterne), 10% s (O-Uberriesen) und 5...10-108 s (B-Uberriesen). Das entspricht beispielsweise
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im O-Uberriesen-Bereich etwa 5...10 Windlaufzeiten fging.”

6.3.2 2-D Winde

Die Festlegung der hydrodynamischen Variablen p, vg, ve und v, am Rand und in den Geister-
zonen erfolgt bei 2-1D Modellen in folgender Weise:

Langs der Polarachse fordern wir aufgrund der vorausgesetzten Rotationssymmetrie die
Symmetrieachsen-Randbedingung. Bei dieser wird der Azimutalgeschwindigkeit vg in den Gei-
sterzonen der negative Wert von vg in den Bildzonen zugeordnet. Die Dichte p und die zum Rand
tangential orientierte radiale Geschwindigkeitskomponente v, erhalten in den Geisterzonen die
Werte der entsprechenden Bildzonen. Die Normalgeschwindigkeit ve wird am Pol gleich Null
und in den Geisterzonen auf den entsprechenden Wert innerhalb des Rechengebietes gesetzt.

In der Aquatorebene nehmen wir aufgrund der vorausgesetzten Spiegelsymmetrie reflektie-
rende Randbedingungen an. Die Azimutalkomponente vg wird symmetrisch auf die Geisterzonen
abgebildet, fiir p und v, wird in gleicher Weise wie bei der Symmetrieachsen-Randbedingung
verfahren, und ve wird in den Geisterzonen der negative Wert der Bildzonen zugeordnet. Direkt
am Rand wird vg gleich Null gesetzt.

Am Aufleren Rand des Windes, d.h. bei r = ryay, legen wir (wie im 1-D Fall) die am Rand
und in den Geisterzonen ben6tigten physikalischen Variablen durch Extrapolation der Werte im
Inneren in nullter Ordnung fest.

Um eine geeignete Definition der physikalischen Variablen am Sternrand (,,untere” Rand-
bedingung) zu finden, bedurfte es extensiver Testrechnungen fiir eine Vielzahl méglicher Ansitze,
von denen sich der im folgenden beschriebene als geeignet erwies, die Stabilitdt und Konvergenz
der Stromung im 2-D Fall zu gewdhrleisten.

Randbedingungen am Sternrand. Da die ezakte Kopplung der physikalischen Vorgdnge im
Sterninneren mit den Prozessen in der Photosphére bislang unbekannt ist (vgl. die Diskussion
in Kap. 1.3.1, S. 11) und ihre Berechnung strenggenommen eine kontinuierliche, mehrdimen-
sionale Beschreibung des Systems Sterninneres-Photosphire-Wind erfordern wiirde, verwenden
wir am Sternrand folgende Ndherung: Wir nehmen an, daf in einer idealen (d.h. beliebig fein
auflssenden) Beschreibung der Strémung am Rand des Sterns die meridionale (d.h. senkrecht zu
€p und tangential zum Sternrand orientierte) Komponente der Geschwindigkeit gleich Null zu
setzen ist. Wir fordern also am Sternrand die sogenannte no slip-Bedingung fiir die Meridional-
geschwindigkeit. Das erscheint vertretbar, solange das physikalische Modell keine Mechanismen
beriicksichtigt, die eine dieser Annahme widersprechende Beschleunigung des Windmaterials be-
dingen konnten.

Die Windkompression (Kap. 4.1) wird erst dann wirksam, wenn die entsprechenden Quellterme
in den Bewegungsgleichungen lange genug fiir eine dquatorwirts gerichtete Beschleunigung des
Windmaterials gesorgt haben, also in endlicher Entfernung von der Sternoberfliche.

Auch kénnen tangentiale Druckgradienten unmittelbar an der Windbasis ausgeschlossen werden,
da auf der Sternoberfliche das Potential ® und entprechend der Diskussion in Kap. 4.3.2, S. 64
auch der Druck konstant ist.

°Fiir einen O-Uberriesen ergibt sich mit vr(r) = veo (1 =br/Ri)P, 8 = 1,000 = 2000km s™%,b = 0.999 eine

0% 71 (r) dr 22 125000 .

typische Windlaufzeit twina = [
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Wir haben die hydrodynamischen Gleichungen in der Polarebene in sphérischen Polarkoor-
dinaten formuliert (Kap. 3.3) und l8sen sie auch in dieser Geometrie. In der Roche-N&herung
resultiert aber eine asphdrische Sternoberfliche. Deshalb besteht die einzige M&glichkeit, in un-
serem Rahmen® das innere Rechengebiet an die vorgegebene asphirische Geometrie anzupassen,
in der treppenstufenformigen Umschreibung der Sternoberfliche durch das hydrodynamische
Gitter (vgl. OCB). Um entlang der senkrecht zu €, verlaufenden Stufenabschnitte tangentiale
polare Stromungen zu vermeiden, ist entlang des Randes vg gleich Null zu setzen. Diese N&he-
rung erfiillt zwar nicht exakt die Forderung nach einer tangential zur Rocheoberfliche ruhenden
Fiissigkeit, stellt aber angesichts der gegebenen technischen Mdoglichkeiten noch die geeignetste
Approximation dar.”

Ein naheliegender Ansatz zur Behandlung der unteren Randbedingung wiren (wie im 1-D
Fall) nichtreflektierende Randbedingungen. Wir haben diesen Formalismus fiir 2-D Winde bei
sphdrischer Sternoberfliche implementiert und fiir ein numerisch stabiles O-Sternwind-Modell
Vergleichsrechnungen zu denjenigen durchgefiihrt, bei denen die untere Randbedingung mit der
im folgenden beschriebenen Methode behandelt wird. Beide Rechnungen lieferten identische
Ergebnisse.

Die Verwendung nichtreflektierender Randbedingungen bei physikalisch extremeren Model-
len bereitet Probleme: Wie in Kap. 6.3, S. 122 bemerkt, erfordert die Anwendung der Charak-
teristikenmethode eine freie zeitliche Entwicklung der hydrodynamischen Variablen am Rand.
Immer dann, wenn sich die physikalischen Verh&ltnisse an der Sternoberfliche deutlich mit der
Co-Breite © dndern und man keine geeignete Anfangsbedingung fiir das Dichte- und Geschwin-
digkeitsfeld (insbesondere fiir pg(©) =p(0,R.(O)), v,0(0,t = 0)=0v,(0, R.(0),t = 0) kennt?,
lassen sich bei hydrodynamischen Simulationen anfingliche Uberschallstrémungen am Stern-
rand (v;0 > Usound) praktisch nicht vermeiden. Die Stabilitit der Stréomung ist aber in solch
einem Fall nicht mehr gewdhrleistet (s. Kap. 6.4.1, S. 133). Um fiir die stationdre Losung am
Sternrand eine Einstromung des Windmaterials mit v, 0(0) < vsouna zu gewdhrleisten, wiren
die Startwerte (d.h. die Werte zur Zeit ¢ = 0) der hydrodynamischen Variablen so zu wihlen,
dafl im Laufe der zeitlichen Entwicklung v, an der Windbasis stets kleiner als vgoung bleibt. Das

6Der genauestmogliche Ansatz zur Lésung der hydrodynamischen Gleichungen wire die Methode der finiten

FElemente (siehe z.B. Schwarz, 1980), bei der die in nichtorthogonalen Koordinatensystemen definierten Kontroll-
volumina der vorgegebenen Geometrie optimal angepafit werden kénnen. Der technischen Aufwand, vor allem zur
Entwicklung der Differentialoperatoren, ist allerdings sehr grofl.
Eine anderer Ansatz, die Sternoberfliche (beliebig fein) zu umschreiben, béten Methoden der adaptiven Gitter-
verfeinerung (adaptive mesh refinement). Diese erlauben eine lokale Verfeinerung der Auflssung des Rechengebie-
tes unter Verwendung hierarchischer Gitterstrukturen in beliebigen krummlinigen Orthogonalkoordinaten (siehe
z.B. Berger & Oliger 1984, Leveque 1998 und Referenzen darin). Allerdings gestaltet sich auch in diesem Fall die
Erweiterung der hydrodynamischen Beschreibung um neue physikalische Effekte technisch sehr aufwendig.

"Dieser Aspekt motiviert auch die explizite Mitberiicksichtigung der Asphirizitit bei der Beschreibung des
Sternrandes. Da in unmittelbarer Sternn&he kein Mechanismus wirkt, der Aquatorwérts gerichtete Stromungen
abbremsen konnte, fithrt die Annahme einer sphdrischen Sternoberfliche zu einer extremen Ablenkung der Wind-
partikel in Richtung der Aquatorebene: Das Material wird aufgrund der Kriimmungsterme in den Bewegungsglei-
chungen beschleunigt, ohne daf eine an sich asphérische Sternoberfliche diese Ablenkung verhindert und dadurch
ein hydrostatisches Gleichgewicht erméglicht wird (vgl. Kap. 6.3.2, S. 130 bzw. OCB, 2.1).

8 Beispielsweise fithrt die Mitberiicksichtigung des Gravity Darkening bei hohen Rotationsraten zu einer deut-
lichen polaren Variation der Oberflaichentemperatur Teff(@) und des damit verbundenen lokalen radialen Massen-
stroms (siehe Kap. 5, Kap. 7.4). Die Situation wird noch komplizierter, nimmt man zusétzlich sich adaptierende
force multiplier-Parameter kcax (7, t), a(F, t) und §(7, t) an (vgl. Kap. 8)!
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wiederum erfordert aber a priori eine zumindest gr68enordnungsméiflige Kenntnis der Basisdich-
te po(©) der stationdren Losung. Fiir den weiter oben diskutierten Fall von 1-D Winden lassen
sich mit entsprechender Erfahrung und einer vertretbaren Anzahl von Fehlversuchen geeignete
Startwerte fiir pg bzw. vg finden (vgl. Kap. 6.4.1, S. 133). Die im 2-D Fall erheblich zeitaufwen-
digere Suche nach Startwerten pg(©) und v, o(0) wiirde zusitzlich erschwert werden, wenn die
Stabilitdt der Strémung bereits durch die Behandlung der Randbedingung selbst in Frage ge-
stellt wird. Deshalb schlagen wir folgenden konzeptionell einfachen Ansatz zur Formulierung der
Randbedingungen am Sternrand vor, der sich als geeignet erwies, bei einer angemessenen Anzahl
von Fehlversuchen eine stabile Lésung der hydrodynamischen Gleichungen in der Polarebene zu
finden:

Abb. 6.2 zeigt die prinzipielle geometrische Situation, die sich bei der treppenstufenférmi-
gen Umschreibung der Sternoberfliche ergibt (R.(©) nimmt gemdf Gl. (4.75) mit © zu). Das
Kontrollvolumen-Verfahren verwendet zwei zueinander versetzte Gitter (staggered grids): Das
primire Gitter (durchgezogene Linien; in unserem Fall: r = const auf zla und © = const auf
z2a) und das sekundire (strichliert; 216 bzw. 22b), dessen Linien zwischen denen des priméiren
zentriert sind. Wir bezeichnen im weiteren die Zellen anhand ihres Zentrums mit {21b(7), 22b(5)}.
Fiir Gitterpunkte verwenden wir die Notation (21b(¢), 22b(j)) und Grenzflichen zwischen be-
nachbarten Zellen benennen wir mit z1b(z) X z2a(yj).

Das primére Gitter begrenzt die Kontrollvolumina, in deren Zentrum {z1b(¢), 22b(j)} die ska-
laren Gréflen (also die Dichte p und der Druck p) und die senkrecht zur Polarebene orientierte
Azimutalgeschwindigkeit vg gespeichert sind. An den Réndern dieser Zellen sind die Geschwin-
digkeiten v, (auf zla X 22b) und ve (auf z1b x 22a) definiert.

Die Speicherung von Skalaren und Komponenten von Vektoren auf zueinander versetzten Git-
tern ermdglicht eine rdumliche Zentrierung der Niherung einer partiellen Differentialgleichung
durch eine Finite-Differenzen-Gleichung. Im Falle eines dquidistanten Gitters erreicht man da-
bei eine formale Genauigkeit zweiter Ordnung, fiir ungleichférmige Gitter ist sie etwas niedriger
(vgl. Richtmyer & Morton 1967).

Die die Sternoberfliche umschreibenden Treppenstufen (dick durchgezogen) sind lings des pri-
mdren Gitters so gewdhlt, dal gilt: R.(0) < zlamin(©), wobei zlamin den Radiuswert der-
jenigen Grenze bezeichnet, die in radialer Richtung das Rechengebiet vom Rand trennt (in
der Skizze ist der innere Bereich samt der in ihm definierten Gréfien durch die Schattierung
gekennzeichnet). Im weiteren verwenden wir fiir die Abschnitte des numerischen Randes mit
r = const bzw. ©® = const die Bezeichnung ,,Stufenniveau” bzw. ,,Stufenanstieg”. Die Werte
der physikalischen Variablen p, vg, vg und v, werden an den Réndern und in den Geisterzonen
folgendermafen festgelegt:

e In den Geisterzonen wird die Dichte p = pg fest vorgegeben. Gegebenenfalls kann py vom
Polarwinkel abhidngen (pg = po(©)) und je nach Bedarf mit der Zeit der sich entwickelnden
Stromung angepafit werden, um letztendlich eine station&re Lésung mit einem subsonischen
Einstrom von Materie am Sternrand zu ermdglichen.

e Fiir die Azimutalgeschwindigkeit vy nehmen wir fiir r < zlamin starre Rotation an,
d.h. v$(0,r) = wrsin O. Das heifit, die Windpartikel co-rotieren am Anfang ihrer Be-
wegung mit der Sternoberfliche.

e Die radiale Geschwindigkeitskomponente v, wird in radialer Richtung durch lineare Ex-
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Abbildung 6.2: Beschreibung der hydrodynamischen Stromung am Sternrand. Der Deutlichkeit
halber ist die radiale Dimension der Stufen iibertrieben dargestellt. Exemplarisch eingetragen
ist das Kontrollvolumen fiir die auf (216(5),22b(2)) definierte Dichte p. Fiir eine detaillierte
Erlduterung siehe Text.
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trapolation der ersten beiden Werte innerhalb des Rechengebietes an den Rand (hier
r = zla(3) bzw. r = 21a(6))) und auf die Grenzen der Geisterzonen abgebildet (ange-
deutet durch strichtlierte Pfeilb6gen). Das heifit, diese Randbedingung ist nicht frei vor-
gegeben, sondern wird in Abhdngigkeit von der Lésung im Innenbereich formuliert.

Um Uberschallein- bzw. Ausstrémungen zu vermeiden, wird v, auf |v,| < vsouna begrenzt.
Langs der polaren Richtung miissen keine Werte von v, auflerhalb des Rechenbereiches
festgelegt werden (s.u.).

e Wie weiter oben argumentiert, sollen polare Stromungen am Sternrand vermieden wer-

den. Deshalb wird die polare Geschwindigkeitskomponente vg an den Stufenanstiegen (hier
z2a(4)) gleich Null gesetzt, was einer Feste- Wand-Bedingung entspricht. Dadurch erfor-
dert die Berechnung des advektiven Anteils der hydrodynamischen Gleichung fiir Gréfien,
deren Kontrollvolumina an den Rand grenzen (hier die Geisterzonen {z1b(3),22b(4)},
{z1b(4), 22b(4)}, {21b(5),22b(4)}), keine Information von aufBlerhalb des Rechengebie-
tes, da das Advektionsschema (hier: van Leer) zum upwind-Schema reduziert. Letzteres
benétigt nur Informationen aus dem Inneren des Rechengebietes (fiir die entsprechende
numerische Formulierung siehe Reile & Gehren 1991, Abschnitt 3.3.2.). ?
Die Festlegung der Werte von vg in den Geisterzonen fiir die radiale Advektion an Stu-
fenniveaus erfolgt durch die Formulierung der no slip-Randbedingung, mit der fiir ve an
Stufenniveaus der Wert 0 erzwungen wird. Dies erreicht man, indem man in den Gei-
sterzonen ve den negativen Wert der entsprechenden Zone im Bildbereich zuordnet (hier
z.B. ve(21b(5), 22a(6)) = —veg (21b(6), 22a(6)), ve (z1b(4), 22a(6)) = —ve (z1b(7), 22a(6));
angedeutet durch durchgezogene Pfeilbdgen).

Alternativ kann man vg am Rand und in den Geisterzonen analog zu v, durch Extrapola-
tion der Werte im Rechenbereich festlegen, wodurch der Tangentialgeschwindigkeit lings
der Stufenniveaus eine freie Entwicklung mit der Zeit erlaubt wird. Dies ist die sogenannte
slip-Randbedingung fiir ve.

In Kap. 6.3.2 vergleichen wir verschiedene Modelle, die mit slip- bzw. no slip-Randbedin-
gung berechnet worden sind und diskutieren Vor- und Nachteile dieser beiden Ansétze.

Abschlieend sei diese Formulierung der Randbedingungen im Hinblick auf den Wellencharakter
der hydrodynamischen Gleichungen diskutiert: Dadurch, daf§ wir an den Stufenanstiegen eine
Feste-Wand-Bedingung fordern, werden Wellen, die von kleineren Co-Breiten ©® kommend auf
die Sternoberfliche (d.h. auf Stufenanstiege des Randes) treffen, nicht vollstindig annihiliert
und ihre Reflexion am Rand 148t sich deshalb nicht vollig ausschliefen. Der radiale Ausstrom
des Materials (senkrecht zu den Stufenniveaus) advektiert diese Stérungen dann nach aufien. In
der Praxis betrégt das geometrische Verhidltnis von Stufenanstiegen zu den Niveaus in etwa 1:25
(vgl. Kap. 6.4.2), wodurch die Struktur des Windes nur auf kleinen rdumlichen Skalen beeinflufit
wird. Das globale Verhalten der Strémung, an dem wir vorrangig interessiert sind, wird nicht
nennenswert gestort (s.u.).

Wire ve an den Anstiegen ungleich Null, so miifite man beispielsweise fiir die polare Advektion an der
Grenzfliche £1b(5) x x2a(4) separate Geisterzonen einfithren, um eine Uberschneidung mit der ersten Geisterzelle
{z1b(5), 22b(4)} fiir die radiale Advektion an der Grenzfliche z1a(6) X £2b(4) zu vermeiden.



130 KAPITEL 6. NUMERISCHE HYDRODYNAMIK

Die Fixierung der Basisdichte und feste Vorgabe der Polar- und Azimutalgeschwindigkeit am
Sternrand ist streng genommen nur dann korrekt, wenn Ein- bzw. Ausstromgeschwindigkeiten
fiir alle © betragsmiafig kleiner als vgoung sind. In diesem Fall ist dann die Anzahl der un-
abhdngig von der Losung im Innenbereich vorgegebenen Randbedingungen gleich derjenigen der
radial einlaufenden Charakteristiken (im isothermen Fall gleich 3), falls v, am Rand und in den
Geisterzonen in Abhingigkeit von der Losung im Rechengebiet gegeben ist.

Falls man also pg, ve und v unabhingig von der Losung im Inneren festlegt, mufl am Ende
der zeitlichen Entwicklung gelten, daB 0 < v, (R«(0)) < vsound (VO). Bei allen in dieser Ar-
beit vorgestellten Modellen (von bestimmten, explizit diskutierten Ausnahmen abgesehen) ist
es letztendlich gelungen, diese Bedingung zu erfiillen.

Numerische Tests verschiedener Randbedingungen. Die Beispiele in Abb. 6.3 und 6.4
veranschaulichen fiir ein O-Uberriesen-Modell (mit konstanten force multiplier-Parametern kcax
= 0.138, « = 0.6, § = 0) den Verlauf der Polargeschwindigkeit vg fiir verschieden gew&hlte Stiitz-
stellengitter und Randbedingungen.

Besonders auffillig ist, daB bei Wahl eines logarithmischen radialen Gitters'® (Abb. 6.3, oben)
deutliche Stérungen des Stromungsverlaufes in Aquatornihe entstehen, da die Stufen in Aqua-
torndhe wegen des exponentiell mit » anwachsenden Stiitzstellenabstandes Ar zu grob gewihlt
sind. Gestattet man iiber die slip-Randbedingung fiir ve Tangentialstromungen langs der Stu-
fenniveaus, so wird das dquatorwirts stromende Material am Anstieg der unmittelbar benach-
barten Stufe abrupt gebremst, und die dadurch entstehende und nach aufien advektierte Stérung
kontaminiert die Windstruktur. Legt man vg am Rand iiber die no-slip-Bedingung fest (siehe
Abb. 6.3, oben rechts), lassen sich die Stérungen merklich reduzieren.

Eine weitere Glattung des Stromungsverlaufes erreicht man durch Wahl eines im sternnahen
Bereich dquidistanten Gitters (in diesem Beispiel: Ar = 0.002 R}, fiir r = 1.0 R,,... 1.3 R,), das
den Sternrand auch in der Aquatorgegend fein genug auflést, wodurch extreme Stérungen ver-
mieden werden (vgl. Abb. 6.3 (oben) mit 6.3 (unten)). Wie Abb. 6.4 (oben) zeigt, reicht eine
Auflésung des Rechengebietes mit 30 polaren Stiitzstellen vollends aus, da der Unterschied der
Resultate im Vergleich zur Rechnung mit 55 Stiitzstellen nur unwesentlich ist. Auch hier hilft die
no-slip-Randbedingung, am Sternrand entstehende Stérungen der Windstruktur zu vermeiden.
Dafl die kleinskaligen Strukturen im Wind definitiv eine Folge der Treppenstufen um den Stern-
rand sind, demonstriert Abb. 6.4 (unten rechts) anhand einer Rechnung fiir eine sphérische
Sternoberfliche unter Annahme der no-slip-Bedingung fiir vg. Die Strémung ist vollkommen
glatt, und keine Stérungen treten auf. Fiir diese Rechnung stellte sich die no-slip-Bedingung als
unbedingt erforderlich heraus. Bei Simulationen mit der slip-Bedingung fiir vg entwickelte sich
am Sternrand eine extrem supersonische, dquatorwirts gerichtete Stréomung, mit ve > 10 vsound
(Abb. 6.4, links unten), und keine stationdre Losung konnte erreicht werden. Dies verdeutlicht
die Notwendigkeit, bei Annahme der Slip-Randbedingung fiir ve die Rotationsverformung der
Sternoberfliche korrekt mitzuberiicksichtigen!! (vgl. Kap. 6.3.2, S. 125). In Kap. 7.2.1, S. 148
vergleichen wir unsere Ergebnisse mit denen von OCB, insbesondere in Hinsicht auf die Qua-
litdt/Stabilitdt der numerischen Simulation.

Eine Frage, die sich im Zusammenhang mit kleinskaligen Windstrukturen stellt, betrifft die

10, — R, + fRplexp(log{(rmax — Rp)/(fRp) + 1)}i/imax) — 1] (f = 0.01, : = 0 fiir r = Ry, ¢ = tmax flr
r= Tmax)
"Die gleiche Erfahrung wurde auch von S. Owocki gemacht (persénliche Mitteilung).
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Abbildung 6.3: Polare Geschwindigkeitskomponente vg in Sternnéhe fiir verschiedene Randbe-
dingungen. Sternmodell: ¢ Puppis (vror = 300 km s™'); andere Parameter wie in Tab. 4.1
Bei der Darstellung in der Polarebene bedeuten negative / positve Werte von vg eine polwdrts

/ auf die Aquatorebene gerichtete Strémung.

Bei allen Modellen sind die Stiitzstellen in © dquidistant gew#hlt; der Deutlichkeit halber ist

der Mafistab der oberen Abbildungen gréfier.

Oben: wvg fiir 155 radiale (logarithmisch) x 55 polare Stiitzstellen (slip)
ve fiir 155 radiale (logarithmisch) x 55 polare Stiitzstellen (no-slip)

Unten: wg fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 R},) X 55 polare Stiitzstellen (slip)
ve fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 R,) x 55 polare Stiitzstellen (no-slip)
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Abbildung 6.4: Wie Abb. 6.3:

Oben: wvg fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 Rj) X 30 polare Stiitzstellen (slip)
ve fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 Rp) x 30 polare Stiitzstellen (no-slip)
Unten: Sphérische Sternoberfliche (v = 250 km s™!)

ve fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 R,,) x 30 polare Stiitzstellen (slip, nach 1.9 - 10° s)
ve fiir 251 radiale (dquidistant bis 1.3 R;,) x 30 polare Stiitzstellen (no-slip)
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Bedeutung moglicher Scherinstabilitdten (insbesondere Kelvin-Helmholtz-Instabilitdten) fiir die
hydrodynamische Schichtung. Eine in Kippenhahn & Weigert (1991, 43.2) beschriebene Studie
der dynamischen Stabilitdt von Scherstrémungen wurde von Cranmer (1996, dort Kap. 4.3.5)
auf die Winde heifler Sterne angewendet. Dabei zeigt sich, dafl diese stabil gegen konvektive
Durchmischung aufgrund von Scherstrémungen sein sollten.

6.4 Weitere Aspekte

In diesem Abschnitt geben wir einen Uberblick iiber weitere numerische/technische Gesichts-
punkte, die bei der Durchfiihrung numerischer Simulationen zu beachten sind.

6.4.1 Anfangsbedingungen

Die Losung der zeitabhdngigen Strémungsgleichungen erfordert die Festlegung von Anfangsbe-
dingungen fiir alle hydrodynamischen Variablen zur Zeit ¢t = 0. Beziiglich des radialen Verlaufes
des anfinglichen Geschwindigkeitsfeldes v, (r,f = 0) mufl im wesentlichen nur gew&hrleistet sein,
dafl v, auf den ersten drei bis vier radialen Stiitzstellen kleiner als vgoung ist. Dariiber hinaus
geniigt es, bis zum Schallpunkt der Startndherung ein exponentiell anwachsendes Gesetz fiir v,
zu wihlen und an dieses ein typisches 3-Geschwindigkeitsfeld (Gl. (4.5)) anzuschlieBen.!?

Das anfingliche Dichtefeld p(©,r,t = 0) folgt iiber die Kontinuititsgleichung p = M(©,t =
0)/(47wr?v,). Fiir die Azimutalgeschwindigkeit vg (0,7, = 0) ist ein durch die Drehimpulserhal-
tung gegebenes Geschwindigkeitsfeld der Form

05 (0,7, =10) = Uyt Sin O R (O) /7 (6.7)

eine sehr gute Startndherung, und ve (O, r,t = 0) kann gleich Null gesetzt werden.

Wie die Erfahrung gezeigt hat, hingt die Stabilitit der zeitlichen hydrodynamischen Fnt-
wicklung hin auf den stationdren Endzustand entscheidend von der Wahl geeigneter Werte fiir
po(©,t = 0) bzw. v,0(0,¢ = 0) und M(O,¢ = 0) am Sternrand ab. (Falls wir nichtreflektierende
Randbedingungen verwenden, kénnen sich alle drei Gréfen (pg(©), ve0(©), M(©)) im Laufe der
Zeit dndern. Fixieren wir dagegen po(0), so adaptieren sich nur noch v, (0) = v,0(0,¢ > 0)
und M(©) = M (0, > 0) an die Strémung.)

Falls namlich v, o(0©) gréfiere Werte als vgound annimmt, entwickelt sich die Geschwindigkeit véllig
unkontrolliert und ,,reift” binnen kiirzester Zeit am Sternrand ,,ab”. Um derartige Uberschal-
leinstromungen am Sternrand zu vermeiden, sind bei Festlegung der Randbedingungen iiber die
Fixierung von po(©) die GroBen po und M(O,t = 0) bzw. bei Verwendung nichtreflektierender
Randbedingungen v, (0,¢ = 0) und M(0,t = 0) in geeigneter Weise zu wihlen. Da sich am An-
fang einer hydrodynamischen Simulation die wichtigsten Gréfien der stationdren Losung oftmals
nicht einmal gréBenordnungsmifBig abschitzen lassen, gelingt es im allgemeinen erst nach einer
gewissen Anzahl von Fehlversuchen, eine geeignete Kombination von v; (0, ¢ = 0) und M(©,t =

0) (bei nichtreflektierenden Randbedingungen) bzw. M (0, = 0) und po(©,t = 0) = po(O) (V)

2Im Gegensatz zu iterativen Lésungsverfahren fiir die stationdren hydrodynamischen Gleichungen ist fiir un-
seren nichtstationidren Ansatz ein stetig differenzerbarer Ubergang des Geschwindigkeitsfeldes v(r)in r = r;
nicht erforderlich, da diese anfingliche Stérung des Strémungsverlaufes im Laufe der Zeit aus dem Rechengebiet
advektiert wird, ohne die Stabilitdt des Ldsungsverfahrens zu gefdhrden.
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(bei zeitlicher Fixierung der Basisdichte) zu finden. (Man erhilt po(©,¢ = 0) bzw. v, 0(0,¢ = 0)
aus der lokalen Kontinuititsgleichung M (©,t = 0) = 47 R2(0)po(©,t = 0)v, (O, = 0).)

Besonders zeitaufwendig kann sich die Suche im Fall von 2-D Modellen gestalten, wenn die
physikalischen Eigenschaften auf der Sternoberfliche stark mit © variieren bzw. selbstkonsistente
keax (7, t), a7, t), (7, t) ermittelt werden sollen.

Als wichtigste Ergebnisse extensiver Testrechnungen sind festzuhalten: v, o(0,t = 0) soll-
te deutlich kleiner als die Schallgeschwindigkeit viouna angesetzt werden (v.(0,t = 0) =
0.1 Vsound). Geeignete Werte fiir po(©) bzw. die Massenverlustrate M(@,t = 0) lassen sich nur
experimentell feststellen. Man sollte M (©,t = 0) kleiner als die Massenverlustrate der auskon-
vergierten Losung wihlen (M(©,t = 0) &~ 0.1...0.5 M(0,t — o0)). Ist nimlich M(©,t = 0)
signifikant zu hoch gewidhlt, besteht die Moglichkeit, dafi das Material auf die Sternoberfliche
zuriickstiirzt und ¢ ™™ ~ 1/p®=% auch gemeinsam mit der anwachsenden Druckbeschleunigung
—(1/p)0p/0r nicht mehr in der Lage ist, eine weitere Kompression der Materie am Sternrand zu
verhindern. Dadurch ist es nicht mehr méglich, den Massestrom wieder auf positive Geschwin-
digkeiten v, > 0 zu beschleunigen, und eine stationdre Stromung kann sich nicht einstellen. Setzt
man andererseits M(@,t = 0) deutlich zu niedrig an, so kann v, o(0) grofer als vsoung Werden,
wenn sich M auf den tatsichlichen, wesentlich groferen Wert hinentwickelt.

Bei 2-D Modellen kann der radiale Massenstrom an der Sternoberfliche gegebenenfalls um

mehr als eine Dekade zwischen Pol und Aquator variieren (vgl. Kap. 7 und Kap. 8). Aus diesem
Grund ist darauf zu achten, daB M (©,# = 0) nicht gréBer als M(©,t — o) gewihlt wird.
Der einfachste Ansatz, einen geeigneten polaren Verlauf der Basisdichte po(©) zu finden, liegt
darin, konvergierte 1-D Windmodelle zum einen fiir Teg = Teg(© = 0°) und zum anderen fiir
Test = Terr (© = 90°) zu berechnen und anhand der Resultate po(©) abzuschitzen.
Bei 1-D bzw. physikalisch einfachen 2-DD Modellen 148t sich (bei entsprechendem experimentellen
Aufwand) das Entstehen von Uberschallstrémungen am Sternrand bei geeigneten Startwerten
von po(©,t = 0), v:0(0, = 0) und M(O,t = 0) auch bei Verwendung nichtreflektierender
Randbedingungen iiber die gesamte zeitliche Entwicklung hinweg erreichen.

Bei komplizierteren 2-D Modellen (die den Regelfall darstellen!) und einem am Sternrand
treppenstufenférmig begrenzten Rechengebiet &8t es sich auch bei n&herungsweiser Kenntnis
geeigneter Startwerte nicht immer vermeiden, dafl vor allem in der Anfangsphase der Simulation
aufgrund von Einschwingvorgéngen am Sternrand v, o(©) > vsound Wird. In diesem Fall empfiehlt
sich die Verwendung der in Kap. 6.3.2, S. 127 beschriebenen Randbedingungen.

Auf einen Punkt mufi mit besonderer Betonung hingewiesen werden: Um eine stationdre
Losung zu ermdéglichen, ist unbedingt darauf zu achten, dafl die Basisdichte pg nicht zu grof3
(bzw. die Geschwindigkeit v, nicht zu klein) gewihlt wird. Andernfalls treten periodische Os-
zillationen der gesamten sternnahen Atmosphire bis zum sonischen Punkt auf (photosphirische
Schallwellen; siche Lamb 1932) und Stérungen laufen in den Wind.

Nichtreflektierende Randbedingungen erméglichen stationdre Losungen mit minimalen Einstréom-
geschwindigkeiten von vy 2> 0.01 vgound. Fixiert man die Basisdichte pg und erlaubt v, eine
Adaption an die Strémung, ergeben sich stabile Lésungen nur fiir v 2 0.05 vsoung. Da die nicht-
reflektierenden Randbedingungen die Wellennatur der hydrodynamischen Gleichungen korrekt
beriicksichtigen, werden an der Windbasis entstehende Storungen besser unterdriickt bzw. aus
dem Rechengebiet laufende Wellen weit weniger reflektiert.

Die Festlegung der Randbedingungen iiber die Fixierung der Basisdichte hat gegeniiber der
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Charakteristikenmethode den Vorteil, dafl wihrend der zeitlichen Entwicklung extremer Wind-
modelle Stabilitdtsprobleme umgangen werden kdnnen, indem man v, betragsmifig auf die
Schallgeschwindigkeit begrenzt, d.h. |vg| < vsound- Dadurch wird ein Abreifien der Strémung am
Sternrand vermieden.

6.4.2 Wahl der numerischen Gitter und Parameter

Die Wahl des radialen Gitters erfordert, um eine stabile Strémung zu garantieren, eine geniigend
feine Auflésung des subsonischen Bereiches. Bis zum Schallpunkt rg kann der Dichteverlauf des
Windes in guter Niherung als eine isotherme barometrische Schichtung angenommen werden (die
Annahme der Isothermie ist beziiglich des Zieles der Untersuchungen auf jeden Fall vertretbar),
da die Druckkraft die noch geringe Linienstrahlungskraft dominiert. Bei heiflen Sternen liegt
der Schallpunkt noch sehr nahe am Stern. Fiir den O-Uberriesen ¢ Puppis gilt niherungsweise
(vgl. Feldmeier 1993, Anhang 8):

Fsound & 1.02 R, ~ 5.4 H, = 5.4v2 .4/ 9.5™ (6.8)

r

(H.: isotherme Druckskalenhéhe!®, g™ = GM,(1 — I')/R2: effektive Gravitationsbeschleuni-
gung). Der Schallpunkt rs sollte erfahrungsgems erst nach mindestens drei radialen Stiitzstellen
erreicht werden. Um die Strémung am Sternrand geniigend genau aufzuldsen, empfiehlt es sich,
dort Ar nicht grofler als H, zu wihlen.

Wihrend bei 1-D Modellen der Wind mit einer verhdltnismaBig geringen Anzahl radialer, loga-
rithmisch zur Sternoberfliche konzentrierter Stiitzstellen

ri = R+ fRplexp(log{(rmax— Bp)/(fRp) +1)}i/imax) — 1] (f & 0.01,7=0.. .imax, Imax ~ 100)

erfafit werden kann, ist die Situation bei einer stufenférmig umschriebenen Sternoberfliche kom-
plizierter: Da das verwendete Koordinatensystem (0, r) identische Ar;, i = 1...4max (VO) vor-
aussetzt, hitte eine fiir alle ©® verwendete logarithmische Auflésung des radialen Bereiches in
unmittelbarer Sternndhe zur Folge, dafl iber dem Pol z.B. bei r & Req (w0 v, bereits Werte von
0.1...0.5 v besitzt) kleine Gitterabstinde Ar iiber das CFL-Kriterium eine drastische Reduk-
tion des Zeitschrittes At &~ Ar /v, zur Folge hitten. Deshalb 16sen wir den unteren Windbereich
dquidistant auf. Dies auch in Hinblick auf die Testrechnungen fiir die verschiedenen Randbe-
dingungen (vgl. Kap. 6.3.2), da die Verwendung eines logarithmischen Gitters bei asphérischen
Sternoberflichen wegen der zu groben Stufen nahe der Aquatorebene dort starke Stérungen der
Strémung bedingt. Um bei allen © das Erreichen des Schallpunktes erst nach frithestens drei
radialen Stiitzstellen zu gewé&hrleisten, I6sen wir den sternnahen Bereich fiir r = 1.0 Rp... 1.3 R,
(bzw. Req) dquidistant mit typischerweise Ar = 0.002 R, auf. Fiir O- und B-Uberriesenwinde
ist das entsprechend Gl. (6.8) ausreichend.

Fiir r > 1.3 R, nimmt Ar um 3...6% von einer zur nichsten Stiitzstelle zu, so daB z.B. bei
256 radialen Stiitzstellen und einer Zunahme von Ar um 6% pro Stiitzstelle (ab 1.3R;) der
maximale Windradius rmax = ros4 & 14R,, betrégt.

¥Im subsonischen Bereich kann fiir die Dichteschichtung p(z) = po exp(—z/H.) angenommen werden, wobei z
die Hohe bezeichnet.
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Die Wahl des polaren Gitters ist unproblematischer: Bei den meisten Modellen erfolgt die
Unterteilung des Intervalls © = 0...7/2 durch 35 &quidistante Stiitzstellen in © (03 = 0,
O35 = 7/2; die dufleren Stiitzstellen erfassen die Geisterzonen). Wie Testrechnungen fiir ver-
schiedene Windmodelle gezeigt haben, ist fiir diese Anzahl die stufenférmige Umschreibung des
Sterns genau genug, und eine noch feinere Auflésung liefert quasi die gleiche Windstruktur. Bei
extremen physikalischen Situationen (z.B. Bildung einer diinnen Scheibe in der Aquatorebene,
vgl. Kap. 7.2) verwenden wir gegebenenfalls eine feinere polare Auflésung, wobei die Stiitzstellen
in © nichtiquidistant zur Aquatorebene hin konzentriert sein kénnen (d.h. A®; = 0,41 — O,
nimmt mit zunehmendem © ab).

6.5 Zusammenfassung

Als wichtigste Gesichtspunkte beziiglich der numerischen Behandlung unseres Problems sind
festzuhalten: Da die hydrodynamischen Gleichungen mit einem zeitexpliziten, integralen Kon-
trollvolumen-Ansatz geldst werden, ist der hydrodynamische Zeitschritt aufgrund des Courant-
Friedrich-Lewy-Kriteriums begrenzt. Aufgrund ihres Wellencharakters kann man eine allgemei-
ne, auf unterschiedlichste physikalische Situationen anwendbare Formulierung der Randbedin-
gungen angeben. Im speziellen gestatten nichtreflektierende Randbedingungen (bei 1-D und
einfachen 2-D Modellen) ein ungestortes Auslaufen von Wellen, deren charakteristische Ge-
schwindigkeit aus dem Rechengebiet zeigt, und annihilieren Wellen, die in dieses laufen.
Der allgemeine 2-D Fall, der die Asphérizitidt und vor allem den starken polaren Temperatur-
gradienten auf der Sternoberfliche (wegen des Gravity Darkening) beriicksichtigt, erfordert aus
Stabilitdtsgriinden konzeptionell einfachere Randbedingungen am Sternrand: Zum einen ist der
Asphérizitdt der Sternoberfliche durch ein dort stufenférmig angepafites Rechengebiet Rechnung
zu tragen. Zum anderen sind in Hinsicht auf die Stabilitdt der Strémung bei allen Co-Breiten
Uberschalleinstrémungen am Sternrand zu vermeiden. Dazu fixieren wir die Basisdichte py auf
einen (gegebenenfalls mit © variierenden) mit der Zeit konstanten Wert und bestimmen die Ra-
dialgeschwindigkeit v, am Rand und in den Geisterzonen durch lineare Extrapolation der Werte
im Inneren, so daf sich diese Grofle an die Stréomung adaptieren kann.
Beziiglich der Basisdichte ist zu beachten, daf§ sich stationire Losungen nur fiir eine bestimm-
te maximale Basisdichte finden lassen, da andernfalls periodische Oszillationen der sternnahen
Atmosphire auftreten und in den Wind laufende Stérungen die Konvergenz verhindern.
Diese beiden Bedingungen an po(©) erfordern bei Modellen mit polar stark variierenden Ober-
flichen- bzw. Windeigenschaften bisweilen sehr zeitaufwendige Testrechnungen, bis geeignete
Werte fiir po(0©) gefunden sind.
In Hinsicht auf die N&herung eines hydrostatischen Gleichgewichts entlang der asphérischen
Sternoberfliche verwenden wir an den Stufen fiir die Advektion in radialer Richtung die no-
slip-Bedingung fiir ve (zur Vermeidung tangentialer Strémungen) und in polarer Richtung die
Feste-Wand-Bedingung. Die no-slip-Bedingung reduziert kleinskalige Stérungen im Stromungs-
verlauf, die durch die treppenférmige Umschreibung des Sternrandes bedingt sind, merklich im
Vergleich zur slip-Bedingung.
Bei einer rein sphérischen Sternoberfliche ist die Strémung vollkommen glatt, vorausgesetzt
man stabilisiert sie am Rand durch die no-slip-Bedingung fiir ve.

Fiir die Azimutalgeschwindigkeit ve verwenden wir am Sternrand eine Starre-Kérper-Rota-
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tion, d.h. Corotation mit der Oberfliche.

Aus Symmetriegriinden nehmen wir ldngs der Polarachse die Symmetrieachsenrandbedin-
gung und in der Aquatorebene reflektierende Randbedingungen an, und am uBeren Rand des
Windes werden die Werte der hydrodynamischen Variablen am Rand und in den Geisterzonen
durch Extrapolation der Werte im Innenbereich in nullter Ordnung festgelegt.
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7

Numerische Modelle mit konstanten Force
Multiplier-Parametern

In diesem Kapitel untersuchen wir den Einflul der in Kapitel 4 studierten physikalischen Effekte
(Windkompression, nichtradiale Komponenten der Linienstrahlungs- und Kontinuumsbeschleu-
nigung und Gravity Darkening) auf die 2-D Dichteschichtung und das Geschwindigkeitsfeld
strahlungsdruckgetriebener Sternwinde. Dabei nehmen wir noch global giiltige, konstante for-
ce multiplier-Parameter kcax, @, 8 an und verfeinern das zugrundeliegende Windmodell durch
schrittweise Hinzunahme der verschiedenen physikalischen Prozesse. Deren Relevanz soll durch
den differentiellen Vergleich komplexerer Modelle mit einfacheren herausgearbeitet werden.
Ein Teil dieser Untersuchungen wurde zum ersten Mal von Owocki et al. (1994, 1996, 1997)
fiir den exemplarischen Fall eines B2-Hauptreihensternes durchgefiihrt. Zum einen iiberpriifen
wir mit Hilfe unseres unabhdngig entwickelten Codes die Resultate dieser Autoren und zum
anderen stellen wir erstmals Modelle fiir Winde schnell rotierender O-Uberriesen vor und disku-
tieren deren spezifische Windeigenschaften.
Eine Zusammenfassung der Ergebnisse findet sich auf S. 170.

7.1 Die Modelle

Die Wahl der in vorliegender Arbeit diskutierten Modelle ist durch zwei Gesichtspunkte moti-
viert: Zum einen wollen wir mégliche Konsequenzen der Rotation auf die Winde von O- und
B-(Uber)riesen mit diagnostisch relevanten Massenverlustraten (M > 107 Mgyr~!) abschitzen.
Diese Objekte sind oftmals schnelle Rotatoren (vgl. Kap. 1.3.1), und man kann ihre Massenver-
lustraten iiber ihre H,-Emission bzw. IR- und Radio-Kontinua bestimmen (vgl. Kap. 1.2, S. 6).
Zum anderen sind wir im Hinblick auf den prinzipiellen Scheibenbildungsmechanismus auch an
extrem schnell rotierenden B-Hauptreihensternen (mit sehr geringer Massenverlustrate) interes-
siert.

In Tab. 7.1 sind die Parameter derjenigen Sterne aufgelistet, fiir die wir die in diesem und
néichsten Kapitel (Kap. 8) vorgestellten Windmodelle berechnet haben. Tab. 7.2 gibt einen Uber-
blick iiber mit der Rotation verbundene zusdtzliche Sternparameter. Die jeweilige Rotationsge-
schwindigkeit ist im allgemeinen sehr grofl gewihlt, um die Mazimaleffekte der stellaren Rotation
auf die resultierende Windstruktur im Vergleich zu sphérisch-symmetrischen Winden abschitzen
zu konnen. In Ergdnzung (und zur Uberpriifung der Ergebnisse von Owocki et al. ) betrachten
wir auch den Wind eines extrem schnell rotierenden B2-Hauptreihensternes (vgl. Kap. 4.3.4,
Tab. 4.2), dessen Wind sehr diinn ist.

Tab. 7.3 schliisselt die Notation der verschiedenen prinzipiellen (d.h. unabhéngig vom jeweiligen
Stern definierten) Modelle anhand der jeweils beriicksichtigten physikalischen Effekte auf. !

'Im weiteren beziehen wir uns im Text auf das jeweils angesprochene Sternwind-Modell durch z.B. (B2-MS,
MII) (also Windmodell MII fiir den in Tab. 7.1 charakterisierten B2-Hauptreihenstern).

139



140 KAPITEL 7. MODELLE MIT KONSTANTEN FORCE MULTIPLIERN

Modell  Teg1-p r log g1 pole log(L/Lg) Rp/Rs M./Mg

B2-MS 20000 0.007 4.11 3.36 4.0 7.5
04 42000  0.50 3.60 6.00 19.0 52.5
B10-7.5 20000 0.046 3.31 4.16 10.0 7.5
B15-10 20000 0.078 3.09 4.51 15.0 10.0
B15-15 20000 0.051 3.26 4.51 15.0 15.0
B20-20 20000 0.069 2.14 4.76 20.0 20.0
B30-30 20000 0.104 2.96 5.11 30.0 30.0
B45-30 20000 0.233 2.61 5.47 45.0 30.0
B59-35 20000 0.343 2.44 5.70 59.0 35.0
B60-30 20000 0.414 2.36 5.72 60.0 30.0
Modell Usound H*/Rp IHe Uesc,spher  Ucrit,spher  Ucrit,2—D kCAK a 5
B2-MS  16.1 0.70 1. 843 596 486 0.608 0.51 0.166
04 23.9 2.18 2. 723 512 418 0.138 0.6 0.0
B10-7.5 16.1 1.90 1. 522 369 302 (selbstkonsistent)
B15-10 16.1 221 1. 484 342 280 (selbstkonsistent)
B15-15 16.1 1.43 1. 601 425 347 (selbstkonsistent)
B20-20 16.1 1.46 1. 596 421 344 (selbstkonsistent)
B30-30 16.1 1.52 1. 585 413 338 (selbstkonsistent)
B45-30 16.1  2.66 1. 442 312 255 (selbstkonsistent)
B59-35 16.1  3.49 1. 386 273 223 (selbstkonsistent)
B60-30 16.1  4.64 1. 334 236 193 (selbstkonsistent)

Tabelle 7.1: Stern- und Windparameter fiir die berechneten Windmodelle: Teg 1 —p: Effektivtem-
peratur fiir v, = 0, I': Eddington-I", log g1 pole: Normalbeschleunigung am Pol, vegc spher =
\/QGM*(l —I')/R.: Entweichgeschwindigkeit fiir sphérische Sternoberfliche, veritspher =
vesc’spher/\/ﬁ: kritische Geschwindigkeit fiir sphérische Sternoberfliche, v 2—p: kritische Ge-
schwindigkeit fiir asphérische Sternoberfliche (Gl. (4.76)). Alle Geschwindigkeiten in km s™.
Bei allen Modellen wurde solare Hiufigkeit Yy, = 0.1 angenommen. Die Werte von [y, entspre-
chen grélenordnungsméfig denjenigen, die man fiir die jeweilige Temperatur aus der simultanen
Losung der Saha-Boltzmann-Gleichung mit der Elektronendichte n. erwarten wiirde (vgl. Mi-
halas 1978, 5-1, S. 114).

Die selbstkonsistenten Modelle werden in Kap. 8 behandelt.
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Modell  vrot Gt — 10801 eq Vesceq Req Tefieq Temp R loggl T3
B2-MS 350  0.72 3.71 585 121 16936 21308 1.11 4.02 18991
04 250  0.59 3.35 580 1.14 38008 43838 1.08 3.23 40444
04 300 0.72 320 503 1.21 35595 44737 1.11 3.21 39887
04 350 0.83 296 395 1.31 31653 45808 1.14 3.19 39403
B10-7.5 250  0.83 270 292 1.30 15258 21773 1.13  3.18 18778
B15-10 230  0.82 248 275 1.29 15381 21745 1.13 2,94 18788
B15-15 300  0.87 2.54 303 1.33 14483 21928 1.14 3.12 18725
B20-20 300  0.87 2.39 292 1.34 14282 21963 1.14 2,99 18715
B30-30 100  0.30 291 559 1.03 19595 20120 1.02 2.90 19801
B30-30 200  0.59 272 471 113 18146 20856 1.08 2.85 19273
B30-30 290  0.86 226 299 1.33 14605 21906 1.14 2.80 18732
B45-30 220  0.85 1.89 223 1.33 14513 21923 1.14 238 18727
B59-35 200  0.90 1.59 169 137 13518 22077 1.15 2.14 18685
B60-30 160  0.83 174 187 130 15155 21774 1.13  2.02 18777

Tabelle 7.2: Mit der Rotation verbundene Sternparameter und ihre gemittelten Werte fiir die
verschiedenen Modelle: Aquatorradius Req und gemittelter Radius R%V in Einheiten von R,
Effektivtemperaturen am Pol Teg p, am Aquator Tef eq und gemittelte Effektivtemperaturen
T in K, vy in km st G1,eq DZW. Vesceq bezeichnet die Normalbeschleunigung bzw. Ent-
weichgeschwindigkeit am Aquator (fiir eine 1-D Thomson-Beschleunigung). Die entsprechenden
polaren Werte log ¢ pole Und Vesc spher sind in Tab. 7.1 aufgefiihrt. Beziiglich der Definition der
gemittelten GroBen RLY, T37 und g3 siehe Kap. 4.3.2, S. 66.

in Abb. 2.1 | Notation | WCZ/C | R.(©) | NRF | GDLF | GDCONT | FMP | TAULY
MI °
Modell 1 MII ° °
Modell 11 MIIIT ° ° °
MIV ° ° °
MV ° ° ° °
Modell 111 MVI ° ° ° °
Modell 1V MVII ° ° . °
MVIII ° ° ° °

Tabelle 7.3: Kennzeichnung der verschiedenen Windmodelle entsprechend den mitberiicksich-
tigten physikalischen Effekten: R.(©): Asphirische Sternoberfliche nach Gl. (4.75); WCZ/C:
Scheinbeschleunigungen aufgrund der Rotation (Pseudobeschleunigungen; Kap. 4.1, 7.2); NRF":
nichtradiale Linienstrahlungsbeschleunigung (Kap. 4.2.4, 7.3); GDLF": Linienstrahlungsbeschleu-
nigung mit Gravity Darkening (Kap. 4.3, 7.4); GDCONT: Thomsonbeschleunigung mit Gravity
Darkening (Kap. 4.3.4, 7.4); FMP: selbstkonsistente kcak (7), a(), 6(7) (Kap. 4.5.6, 8); TAU-
LY: optisch dickes Lyman-Kontinuum (Kap. 8.4).

In der ersten Spalte wird Bezug zu der in Abb. 2.1 gegebenen Ubersicht iiber die theoretische
Beschreibung der Winde heifler Sterne genommen.
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Numerische Aspekte

Die numerische Behandlung aller in diesem und dem néchsten Kapitel (Kap. 8) vorgestellten 2-D
Modelle erfolgt in der in Kap. 6 (Hydrodynamik) und Kap. 4.5.3 (force multiplier-Parameter)
beschriebenen Weise. Die Integration der drei Komponenten (gines, glines glines) (5], (4.44)) und
der winkelgemittelten Strahlungstemperaturen Teff,cont (Gl. (4.133)) erfolgt in 9 x 5 jeweils
dquidistant gewihlten Stiitzstellen {iber den Winkelbereich ¢ € [0,27] x ¥ € [?.,7]. Um im Au-
Benbereich des Windes numerische Ungenauigkeiten zu vermeiden, hat es sich als entscheidend
erwiesen, daf vor allem 9, mit geniigend grofier Genauigkeit bestimmt wird (A, /9, < 107°).2
Die entsprechende geometrische Bedingung 148t sich mit Hilfe der in Kap. 3.2 gegebenen Aus-
driicke formulieren.

Die in diesem Kapitel vorgestellten Modelle unter Annahme globaler force multiplier-Pa-
rameter bendtigen bei 400 Mflops und 256 x 35 (in r X ©) hydrodynamischen Stiitzstellen
Rechenzeiten von circa 2...3 CPU-Stunden fiir WCZ(wind compressed zone)-Modelle ohne
nichtradiale Krifte/Gravity Darkening (O—Uberriesen bei 5 -10° s physikalischer Laufzeit) und
circa 15...20 CPU-Stunden fiir Modelle mit Gravity Darkening/nichtradialen Linienstrahlungs-
kraften (O—Uberriesenwinde mit rmax & 12 R und R, & 20 Rg). Im letzteren Fall ist in jedem
Zeitschritt die 3-D Linienstrahlungsbeschleunigung iiber Q. (mit vorberechneten Integrationsge-
wichten, vgl. Kap. 4.2.4.2, S. 57) fiir alle (0, r) anhand der aktuellen Werte von p(0©,r), 7(0,r),
[d (77)/d 7] (©,r, ¢, ¥) zu berechnen.

7.2 Windkompressionszonen und Scheiben

Bei der physikalischen Beschreibung zweidimensionaler Sternwinde beriicksichtigen wir im ersten
Schritt die Scheinkrdfte aufgrund der Rotation. Wir nehmen eine rein radiale Linienstrahlungsbe-
schleunigung §'mes = glinese, = &, .C'F(r, a)koaxt ® (ne- 107" /Wy _p)? -9 p (Gl (4.54)) und
eine rein radiale Thomson-Beschleunigung § “" = ¢S/ €, (Gl. (4.48)) an. Wir beriicksichtigen
die Rotationsverformung der Sternoberfliche (Gl. 4.775), vernachldssigen aber die nichtradialen

Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung glei)“es und gg“es sowie das Gravity Darkening

(d.h. Teqr(©) = Tegr (VO), ganes = glines =  (¥(©, r)). Entsprechend Tab. 7.3 behandeln wir also
das Windmodell MII. Die grundlegende Physik haben wir in Kap. 4.1 eingehend diskutiert.

7.2.1 B2-Hauptreihenstern (B2-MS): wind compressed disk model

Als erstes Modell betrachten wir den Wind des B2-Hauptreihensternes (B2-MS), der dem ,,Stan-
dardmodell” von Owocki et al. entspricht.

Der Wind dieses Objektes ist extrem diinn. Zum einen wirft dies aus theoretischer Sicht die Frage
auf, ob die Einkomponentenbeschreibung in diesem Fall iiberhaupt noch giiltig ist (vgl. Kap. 1.2,
S. 6), und zum anderen besitzt dieses Modell fiir eine spitere diagnostische Anwendung (ins-
besondere die Bestimmung der Massenverlustrate aus H,) keine Relevanz. Trotzdem haben wir
folgende Untersuchung durchgefiihrt, um zum einen den neuen Code auf seine Stabilitdt bei

?Das dafiir entwickelte Iterationsverfahren bedient sich zur raschen Auffindung der Lésung der Tatsache, daB
(9«) eine Tangente an die Sternoberfliche darstellt und folglich am Bertihrungspunkt einen rechten Winkel mit
der Oberflaichennormalen bilden muf.
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log density/(g/cm=x3.) radﬂﬂ,vehxmty/(lOO kpm/ )

Abbildung 7.1: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des WCD-Modelles fiir den B2-

Hauptreihenstern (B2-MS, MII). Die Pfeile zeigen die Polargeschwindigkeiten mit einem ma-

ximalen Wert vg max ~ 70 km s,
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extremen physikalischen Bedingungen zu testen und zum anderen diese Ergebnisse mit den von
OCB publizierten detailliert vergleichen zu kénnen.

Bei diesem Modell entprechen die CAK-Parameter kcak, o und & den Werten, die BC
fiir den Spektraltyp B2 verwenden (siehe BC, Tabelle 2). Der Wert von o — § ~ 0.35 (im
Vergleich dazu gilt bei O-Sternen a — § ~ 0.6, vgl. PPK) ist entscheidend, da durch ihn eine
langsame radiale Fxpansion im unteren Windbereich bedingt wird. Diese favorisiert im Vergleich
zu schnell beschleunigten Winden die in Sternndhe wirksame Ablenkung der Windpartikel auf
die Aquatorebene zu und sollte eine effektive Windkompression erlauben.

Abb. 7.1 zeigt fiir dieses Modell den Verlauf der Dichte p(©,r) und des radialen Geschwin-
digkeitsfeldes v,(©,r) in der Polarebene nach einer physikalischen Laufzeit von 7-10° s. Der
Anschaulichkeit halber stellen wir die fiir den Bereich © € [0°,90°] berechneten Resultate spiegel-
symmetrisch fiir die gesamte Halbebene dar. Die Pfeile zeigen die polare Geschwindigkeitskompo-
nente vg, deren Maximalwert etwa 70 km s~* (~ 4 Vsound) betrigt. 3 Die wichtigsten numerischen
Resultate dieses und weiterer Modelle sind in Tab. 7.4 zusammengestellt. Die hydrodynamische
Simulation bestitigt den in Kap. 4.1 beschriebenen Windkompressions-Mechanismus: Das von
kleineren Co-Breiten © stammende Material wird in Richtung der Aquatorebene abgelenkt, dort
in einer Schockfront abgebremst und strémt dann in einer dichten, langsamen Scheibe in radialer
Richtung weiter. Durch diesen Prozefl wird der Wind bei kleinen Co-Breiten ® mit wachsender
Entfernung r vom Stern ausgediinnt, so dafl iiber den Polen eine schnelle, diinne und in Nihe
der Aquatorebene eine dichtere, langsamere Strémung resultiert. Dabei ergeben sich erhebliche
Dichtekontraste zwischen dem Wind iiber den Polen und in der Aquatorebene (pea/Pp 2 50,
siche Tab. 7.4).

Die vom (semi)analytischen Modell nicht vorhergesagte Eigenschaft der Strémung, die sich
in der numerischen Simulation zeigt, ist die radiale Akkretion von Scheibenmaterial auf die
Sternoberfliche. * Wie Abb. 7.1 (rechts) zeigt, besitzt das Material unterhalb eines bestimm-
ten Stagnationspunktes r = Rgas ~ 4R, eine negative Radialgeschwindigkeit und fillt auf
die Sternoberfliche zuriick. Dabei wird es auf mehr als das Zehnfache der isothermen Schallge-
schwindigkeit vgound beschleunigt. Abb. 7.2 verdeutlicht das Verhalten der Strémung anhand der
auf die Polarebene projizierten Stromlinien der Windpartikel, die am Anfang ihrer Bewegung
(t = 0) die Sternoberfliche bei verschiedenen ©q verlassen. Die Materie mit ©¢ > 85...87°
wird zur Aquatorebene abgelenkt und fillt in der Scheibe wieder auf die Sternoberfliiche zuriick.
Windpartikel, die die Sternoberfliche bei etwas kleineren © verlassen, treffen ebenfalls noch auf
die Scheibe und strémen dann mehr oder weniger radial nach nach aufien weiter. Die Teilchen,

*Zur héheren Auflssung der Strémung nahe der Aquatorebene verwenden wir speziell fiir diese Simulation
ein Gitter mit 60 polaren Stiitzstellen im Bereich von ©3 = 0...053 = 7/2 (die restlichen Punkte decken die
Geisterzonen ab), wobei der Abstand A®; = ©;11—0; um jeweils 3% von einer Stiitzstelle zur nachsten abnimmt.
Das radiale Gitter besitzt 304 Punkte, wobei der Bereich r = Ry(=rs3)...1.3R, &dquidistant in Schritten von Ar
= 0.002 R, erfafit ist. Ab 1.3 R. nimmt Ar um jeweils 4% pro Gitterpunkt zu, so daf} sich das Rechengebiet bis
Tmax(= rso2) & 14R, erstreckt.

Im sternnahen Bereich entspricht dieses Gitter im wesentlichen dem von OCB verwendeten, nur daff wir den
Bereich © € [0°,90°] exakt abdecken und im Gegensatz zu OCB weit tiber den von diesen Autoren gewéihlten
Maximalradius rmax(OCB) = 6R;, hinausrechnen.

*Vielmehr erwartet man in der (semi)analytischen Beschreibung eine von der Sternoberfliche losgeléste Scheibe,
da das Material direkt am Sternrand noch vollig ungestort radial nach auflen stréomt und eine polare Beschleu-
nigung (mag sie auch noch so grof sein) das von @y < 90° stammende Windmaterial erst nach einer endlichen
Zeitspanne dieses bis auf die Aquatorebene abgelenkt haben kann (vgl. BC, deren Abb. 10).
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Modell Miota  M(0°,R.) M(45°, R.) M(90°, R.) M(0°,1.5R,) M(45°,1.5R,) M(90°,1.5Ry)
B2-MS (7-10°)  6.4-10~* 3.84-10~% 7.71-10=% —150-10~* 2.99.10~* 4.88-1074 —84.6-104
OCB (5 - 10%) 8.3.1074 - - - - - -
04 (MI, 250, 3 - 10°) 5.5 5.37 5.81 6.20 4.61 5.32 6.61
04 (MI, 300, 3 - 10°) 6.1 5.41 6.12 6.78 4.46 5.38 7.83
04 (MII, 250, 8 - 10°)  6.60 4.91 6.23 7.41 4.60 5.78 8.10
04 (MII, 300, 8 -10°)  7.36 5.22 6.68 8.93 4.49 6.09 10.2
Modell Rstag/ Ry minag maxag max/min(ve) max(Ave) v,(0° rmax) vr(90°, Pmax) vr(90°, Req)
B2-MS (7-10%s) 4.0 2.4 3.3 72 30 1292 225 —308
OCB 2.0 1.4 2.3 75 33 1219 435 —180
04 (MT, 250) - - - 33.1 - 2381 1654 9.0
04 (MI, 300) - - - 48.3 - 2450 1370 10.0
04 (MTI, 250) - - - 23.9 - 2363 1162 6.3
04 (MII, 300) - - - 32.1 - 2394 866 9.1
Modell Mi_D  Voo1-D f;pq (2R,) Ppe; (4R,) ppjj (8R,) 'Ope; (1R,) ppepq (2R.) ppepq (4R.) ppe; (8R.)
B2-MS 4.0-10* 1110 67.1 99.8 42.4 10.9 40.0 35.9 25.1
OCB - - 78.8 - - - - - -
04 (MI, 250)  5.05 2170 2.05 2.21 2.29 1.42 2.05 2.21 2.29
04 (MI,300)  5.05 2170 3.13 3.57 3.78 1.68 3.13 3.57 3.78
04 (MII, 250)  5.05 2170 4.0 4.0 3.9 0.63 2.83 2.93 2.96
04 (MII, 300)  5.05 2170 8.32 9.57 8.82 2.32 5.04 6.63 5.39

Tabelle 7.4: Numerische Resultate der Simulationen fiir das Windkompressions-Modell. Zusitz-
lich zur Modellspezifikation sind in Klammern die gegebenenfalls unterschiedlichen Rotations-
raten in km s™! und die physikalischen Laufzeiten der Simulationen angegeben.

max(Awvg): Maximaler Sprung von ve an der Scheibengrenze; Mtotal: totale (oberflicheninte-
grierte) Massenverlustrate in 1078 Mgyr=1; M: jeweils lokale Massenverlustrate in 106 Mgyr=1;
alle Geschwindigkeiten in km s~'. Die Notation R, deutet an, daB die Werte der GréBen
im Zihler und Nenner der Dichteverhiltnisse peq/pp bei z.B. r(0°) = 2 R.(0°) = 2R, und
7(90°) = 2 Req > r(0°) gewdhlt sind (vgl. auch die Bemerkung im Text).

M1—D, Uso,1—D: Entsprechende Werte von 1-D Modellen mit v, = 0 (weitere Parameter wie in
Tab. 7.1)

Das Kriterium fiir den minimalen (maximalen) halben Winkeldurchmesser der Scheibe min ayg
(max aq) ist durch den sprunghaften Anstieg der Winddichte bei konstantem r und sich dndern-

der Co-Breite © gegeben.
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Abbildung 7.2: Stromlinien fiir Teilchen, die am Anfang ihrer Bewegung die Sternoberfliche
verlassen, fiir das stationiire Geschwindigkeitsfeld nach 7 - 10° s Entwicklungszeit. Die Durch-
laufzeiten tsiream fiir eine Trajektorie selbst liegen bei etwa fggream S 2 - 10%...10° s. Der Sta-
gnationspunkt liegt bei Rgae &~ 4.0 R,. Die rechte Abbildung stellt (in der Vertikalen stark
vergrofert) den Scheibenbereich dar.
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Abbildung 7.3: Links: Radiale Linienstrahlungsbeschleunigung ¢'i"*s nahe der Aquatorebene. Fiir
Werte gofer als 2000 cms™2 ist die Farbgebung einheitlich gew#hlt, um eine héhere Auflssung
der Scheibe zu erlauben. Aus dem gleichem Grund ist der vertikale Mafistab vergréfiert.

Rechts: Summe der Beschleunigungen in der Aquatorebene (© = 90°) und ihre einzelnen Kom-
ponenten. Entgegen der Notation im Text bezeichnet ,,gravity” die reduzierte Schwerebeschleu-
nigung ¢ + g¢o". Falls die Gesamtbeschleunigung (durchgezogen) negativ ist, ist sie durch
ein Kreuz gekennzeichnet. Der Stagnationspunkt in der Scheibe liegt bei Ry, ~ 4.0 R.. Fiir

7 2 Rgtag ist die Gesamtbeschleunigung positiv.
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deren Trajektorien nahe am Stagnationspunkt (Rsag &~ 4Rp) vorbeifithren, werden aufgrund der
dort sehr kleinen Radialgeschwindigkeit v, iiber einen l&ngeren Zeitraum bevorzugt in polarer
Richtung abgelenkt.

Die Erklirung dieses Stromungsmusters liegt im gleichzeitigen starken Anstieg der Dichte
bzw. deutlichen Abfall des radialen Geschwindigkeitsgradienten v, /dr beim Ubergang vom
Wind in die Scheibe: Im Gegensatz zur Gravitation §8™Y hdngt die Linienstrahlungsbeschleu-
nigung gemif g s ~ p=oH|9u, /or|* x p~03%|dv, /Or|* sowohl von der Dichte als auch vom
Geschwindigkeitsgradienten ab und ist bei gleichem Radius r in der Scheibe deutlich geringer
als im umgebenden Wind. Folglich kann sie die Strémung gegen das Gravitationsfeld nicht mehr
unterstiitzen, und das Material stiirzt auf den Stern zuriick. Wie Abb. 7.3 verdeutlicht, sinkt
glines an der Scheibengrenze um mehrere Dekaden.

Abb. 7.3 (rechts) zeigt den radialen Verlauf der Gesamtbeschleunigung und ihrer einzelnen

Komponenten in der Scheibe (0 a2 90°). Wie man erkennt, ist g, = ¢ +g5°™ — (1/p)(dp/dr) +
ghines 1 g cent ab dem Stagnationspunkt gréBer als Null und die Strémung deshalb erst fiir
r 2 Rgag nach aulen gerichtet. Die einzelnen Kurven zeigen nur in der Nédhe des Stagnati-
onspunktes gewisse UnregelméfBigkeiten, die zum Teil auch aufgrund des endlich feinen hydro-
dynamischen Gitters auftreten und sich schon deswegen nicht véllig vermeiden lassen.
Die Druckbeschleunigung kann im dargestellten Windbereich vernachlissigt werden (siehe zu
diesem Punkt auch weiter unten). Da bei gréieren r auch die Zentrifugalunterstiitzung keine
Rolle mehr spielt, ist die Balance zwischen ghi"®® und (g2 + g<°") maBgeblich. Die Gesamtbe-
schleunigung ist in der Tat ab r 2 Rgag positiv und fithrt zu einer im AuBenbereich des Windes
(langsam) expandierenden Scheibe.

Der Einfall des Windmaterials auf die Sternoberflache stellt beziiglich der ,,exakten” hydro-
dynamischen Behandlung ein Problem dar: Beriicksichtigt man, daff am Sternrand im Fall einer
supersonischen Akkretion beide charakteristischen Geschwindigkeiten v, £ vgound negativ sind,
bestiinde die (mathematisch) korrekte Formulierung der Randbedingungen an den entsprechen-
den Orten des Sternrandes darin, sowohl die Dichte als auch das Geschwindigkeitsfeld am Rand
und auflerhalb des Rechengebietes durch die Lésung im Innenbereich festzulegen (vgl. Kap. 6.3,
S. 122). Allerdings wiirde man auf diese Weise einen véllig ungebremsten Einfall des Scheiben-
materials auf die Photosphére erlauben. Das tatsdchliche physikalische Verhalten der Stromung
sollte aber folgendes sein: Spitestens in den tiefen Photosphirenschichten, d.h. dort, wo die
Dichte im Vergleich zum Wind um mehrere Groflenordnungen zugenommen hat, sollte der
radial nach auflen wirkende Gasdruck das einfallende Material auf Geschwindigkeiten kleiner
als Vsounda abgebremst haben und sich — vorausgesetzt, die Strémung ist stabil gegen (strah-
lungs)hydrodynamische Instabilitdten — eine hydrostatische Schichtung einstellen. (Die Linien-
strahlungsbeschleunigung ¢ 'm* ~ (Jv,/0r)® fillt im Bereich der hydrostatischen Schichtung
nicht mehr ins Gewicht.) Um allerdings in der Photosphire eine derart starke, radial nach aufien
gerichtete Druckbeschleunigung zu erméglichen, miiite man in der numerischen Simulation die
Basisdichte (hier: pg = 2-107!% gcm™3) auf einen wesentlich gréfieren Wert (pg &~ 1072...1078
gcm ™) festlegen. Das verbietet sich jedoch, da die Wahl einer so grofien Dichte starke Oszil-
lationen an der Windbasis und folglich extreme Stérungen der Strémung hervorrufen wiirde
(vgl. Kap. 6.4.1, S. 134). Um nun den Einfall der Materie am Sternrand abzubremsen, begren-
zen wir dort v, auf v, > —Vsuna” und legen die Dichte auBerhalb des Rechengebietes iiber die

5Fine Einschrinkung von v, auf v, > 0 empfiehlt sich nicht: Zum einen miissen fiir anfingliche Einschwing-
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Erhaltung des radialen Massenstromes j, = pv, fest. Die anderen Randbedingungen formulieren
wir entsprechend dem in Kap. 6.3.2, S. 125 beschriebenen Ansatz.

Da das sternnahe Scheibenmaterial mit extremer Uberschallgeschwindigkeit auf die Photo-
sphire trifft, ist entlang eines schmalen Aquatorgiirtels die Ausbildung eines stehenden Schocks
zu erwarten. Die damit verbundene starke lokale Aufheizung des Materials sollte temperaturab-
hingige Druckterme erzeugen und letztendlich in den tiefsten Photosphédrenschichten wieder ein
hydrostatisches Gleichgewicht gewidhrleisten. Die korrekte Beschreibung solcher physikalischen
Vorgénge erfordert allerdings die Beriicksichtigung der tatsdchlichen energetischen Verhiltnis-
se, d.h. man muf} anstatt der isothermen Zustandgleichung p = vzoundp die FEnergiegleichung
simultan mit den anderen hydrodynamischen Erhaltungsgesetzen l6sen.

Vergleich mit den Ergebnissen von Owocki et al. Abb. 7.4 zeigt den Verlauf der Dichte
p und der Geschwindigkeitskomponenten v, und vg im Wind nach einer physikalischen Echtzeit
von 50000 s, der sich bei OCB (links) bzw. unseren Simulationen (rechts) ergibt.

Der Vergleich bestétigt im wesentlichen die Resultate von OCB. Allerdings bediirfen zwei Ge-
sichtspunkte besonderer Erwdhnung:

Zum einen ist unser Modell weit schwécher durch kleinskalige Strukturen kontaminiert als
das von OCB. Im Gegensatz zur no-slip-Randbedingung fiir ve am Sternrand (siehe Kap. 6.3.2,
S. 125) verwenden OCB die slip-Bedingung, die fiir die kleinskaligen Strukturen mitverantwort-
lich sein diirfte (vgl. die Testrechnungen in Kap. 6.3.2, S. 130).6

Zum anderen sind die in OCB vertffentlichen Resultate fiir die physikalische Echtzeit von
50000 s noch lingst nicht auskonvergiert. Abb. 7.5 (links) zeigt das tatsdchliche radiale Ge-
schwindigkeitsfeld nach einer Entwicklungszeit von 7 -10° s.” Im Vergleich zu Abb. 7.4 (Mitte
rechts) verschiebt sich der Stagnationspunkt nach auBen (Rstag ~ 4 Rp), wobei nach 5 - 10* s
der Stagnationspunkt sowohl in der Simulation von OCB als auch in unserer bei Rgap = 2.0 R,
liegt (vgl. Abb. 7.4 (Mitte)).

Die Endgeschwindigkeit in der Scheibe sinkt noch deutlich unter den bei 5 - 10* s erreichten
Wert und liegt bei v4,(90°) ~ 200 km s™'. Dieses Ergebnis ist insofern sehr interessant, beob-

achtet man in zahlreichen Be-Sternen Emissionslinienprofile mit einer Breite von < 200 km s71

vorginge der Stromung an der Windbasis auch negative Radialgeschwindigkeiten erlaubt sein, um (aufierhalb der
Scheibe) eine Ddmpfung von Stérungen an der Windbasis zu gew&hrleisten. Zum anderen weifl man am Anfang
der zeitabhdngigen Simulation noch nicht, bei welchen © letztendlich ein Einfall von Materie zu erwarten ist, und
kann deshalb v, nicht a priori auf breitenabhéngige Minimalwerte beschranken.

%Von S. Owocki mit der von uns vorgeschlagenen no-slip-Bedingung fiir ve durchgefiihrte Simulationen zei-
gen unerwartet starke globale Storungen des Stromungsverlaufes, deren Ursache bisher noch nicht geklart ist
(S. Owocki, personliche Mitteilung).

"Mehrere Testrechnungen (von unterschiedlichen Startmodellen mit verschieden grofier iiber © € [0°,90°)

oberflichenintegrierter Massenverlustrate ausgehend) lieferten mehr oder weniger identische Resultate. Damit
sollte ausgeschlossen sein, dafl die hier vorgestellten Resultate sich nur wegen moglicherweise ungiinstig gewahlten
Startbedingungen ergeben.
Die jeweilige Rechenzeit fiir ein solches Modell ist sehr grofi (etwa 95...100 CPU-Stunden bei ~ 400 Mflops),
da der Zeitschritt durch die kiinstliche Viskositit (die in dem Bereich wirksam wird, in dem das Material mit
Uberschallgeschwindigkeit auf die Sternoberfliche stiirzt) auf At ~ 0.5...1.0 s begrenzt wird. Am Anfang der
zeitlichen Entwicklung in Aquatornihe entstehende Stérungen werden aufgrund der niedrigen Endgeschwindigkeit
des Scheibenwindes nur sehr langsam nach auflen advektiert, und die stationire Lésung wird erst nach etwa 10
charakteristischen 1-D Windlaufzeiten erreicht.
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Abbildung 7.4: Vergleich der numerischen Resultate fiir den Wind eines B2-Hauptreihensternes.
Links: aus Owocki et al (1994), rechts: Simulationen mit ZEUS-2D.
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Abbildung 7.5: Links: Radiales Geschwindigkeitsfeld v.(©,r) fiir das wind compressed disk-
Modell (B2-MS) nach 7-10° s. Der Stagnationspunkt liegt bei Rgae & 4.0 R,.

Rechts: Wie Abb. 7.3 (rechts), nun fiir den Ubergangsbereich zwischen Wind und Scheibe
(O ~ 87°). Falls die Gesamtbeschleunigung (durchgezogen) negativ ist, ist sie durch ein Kreuz
gekennzeichnet.

(vgl. Hanuschik et al. 1996).

Der radiale Verlauf von v, bei konstantem © zeigt ein interessantes Verhalten: W&hrend
iiber dem Pol (© = 0°) und bei mittleren Co-Breiten (© = 45°) das Material im unteren und
mittleren Windbereich (r < 4R;,) nahezu vollstindig auf die Endgeschwindigkeit beschleunigt
wird, sinkt v, im Ubergangsbereich vom Wind zur Scheibe (hier © = 87°) fiir r > 4R, ab. Das
188t sich verstehen, betrachtet man die Gesamtbeschleunigung und ihre einzelnen Komponenten
(Abb. 7.5, rechts): Im unteren Windbereich ist g, = glines 4. g pseudo | (g 878V 4 geont) pogitiv, und
sinkt fiir (log(r/R.—1) ~ 0.2 (r ~ 4.0R,) gemeinsam mit g!"* drastisch ab. Da die Druck- und
Zentrifugalterme im Vergleich zur effektiven Gravitation und Linienstrahlungsbeschleunigung
keine Rolle mehr spielen, bremst |gf™ 4+ g™ > g¢li"*s das im wesentlichen nur noch radial
stromende Material. Das Absinken von g™ erklirt sich dadurch, da ¢ von der Dichte
abhdngt und die Scheibengrenze nicht exakt radial verlduft (vgl. Abb. 7.3).

7.2.2 O-Uberriese (04): wind compressed zone model

Da die Winde von O-Uberriesen aufgrund ihrer hohen Massenverlustraten von grofem Interesse
fiir die Diagnostik sind, untersuchen wir im folgenden den Wind des typischen O4-Uberrie-
sen (O4; vgl. Kap. 4.1.2).  Abb. 7.6 zeigt den Verlauf der Dichtestruktur und des radialen
Geschwindigkeitsfeldes des Windes fiir vt = 250 km s7! (die wahrscheinliche Obergrenze der
Rotationsrate fiir ¢ Puppis (O4 If); vgl. Howarth et al. 1995). Wie man im Vergleich zu Abb. 7.1
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Abbildung 7.6: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des WCZ-Modelles fiir den O-Uber-

riesenwind (04, MIT) mit v.o¢ = 250 km s='. Die Pfeile zeigen die Polargeschwindigkeiten mit

einem maximalen Wert vg max = 70 km s7h.
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Abbildung 7.7: Verhiltnisse von Geschwindigkeitskomponenten fiir den O-Uberriesenwind (04)
mit Rotation gegen Abstand r von der Sternmitte fiir verschiedene Co-Breiten ©. Modellparame-
ter wie im Text. Links: asphérische Sternoberfliche (MII), ¢ = 300 km s™'; rechts: sphérische

Sternoberfliche (MI), vyt = 300 km s

Oben: v,.(0,r)/v,.(0 = 0°,r), Mitte: v3(0,r)/v,.(0,r), unten: ve (O, r)/v.(0,r).
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Abbildung 7.8: Wie Abb. 7.7. Oben: Das Verhiltnis vg (0, r)/ve (0, r) gegen r fiir verschiedene
Co-Breiten ©. Mitte: Das Verhiltnis p(0,r)/p(© = 0°,r) gegen r fiir verschiedene Co-Breiten
©. Unten: Azimutalgeschwindigkeit ve(0,r) im Vergleich zu dem Gesetz, das aus der Drehim-
pulserhaltung folgen wiirde (punktiert).

Links: asphirische Sternoberfliiche, vyor = 300 km s™!; rechts: sphirische Sternoberfliche, vy =
300 km s™.
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erkennt, ist die Kompression des Windes zur Aquatorebene weit weniger ausgeprigt als im Fall
des B-Hauptreihensterns, da der Wind bereits bei kleinen Radien wesentlich schneller beschleu-
nigt wird. Demzufolge ist die Asphirizitdt bei einem Kompressionsverhéltnis Req/R, &~ 2 nur
moderat, und die maximale Polargeschwindigkeit betriigt ve max ~ 25 km s™! (vgl. Tab. 7.4).
N&hert sich vpo¢ der kritischen Geschwindigkeit, so werden die Dichtekontraste deutlicher, wie
die Zahlen fiir das Modell mit v, = 300 km s™! in Tab. 7.4 verdeutlichen. Die oberflicheninte-
grierte Massenverlustrate steigt nur unwesentlich von 6.60 - 1076 Mgyr~! auf M =7.36-10"°
Mgyr~!, aber der Unterschied von v4,(0°) &~ 2400 km s~ zu v,,(90°) ~ 870 km s~ ist nicht
unbetrichtlich.

Dieses Modell erlaubt einen Vergleich mit den Resultaten fiir den entsprechenden analyti-
schen Ansatz aus Kap. 4.1.2. Abb. 7.7 und 7.8 zeigen in Analogie zu Abb. 4.3, und 4.4 die
Verhiltnisse v, (0, 7)/v.(0 = 0,7)% vg(0,7)/v-(0,7), ve (0,7)/v.(0, 1), v6 (O, 7)/ve(O, r) und
p(©,1)/p(© = 0°,1)? fiir sowohl einen Stern mit asphirischer Oberfliche (MTI) als auch einen
sphérischen Stern (MI; im Sinne eines direkten Vergleiches, da wir beim analytischen Modell
die Asphérizitdt vernachlissigt hatten). 10 Beide numerischen Simulationen sind fiir vy = 300
km s™! (am Aquator) durchgefiihrt worden, und in beiden Rechnungen (analytisch bzw. nume-
risch) haben wir die gleichen Stern- und force multiplier-Parameter «, § gewdhlt. Beim analy-
tischen Modell wird die Massenverlustrate a priori festgelegt, bei der numerischen Simulation
skaliert sie gemif M ~ ké&é’( (Gl. (5.1)). In unserem Fall stimmen die Massenverlustraten fiir
die Winde mit sphérischem Stern gut iiberein.

Der Vergleich der Abbildungen fiir Modell MI mit denen aus Kap. 4.1.2 zeigt eine quantitativ
iiberzeugende Ubereinstimmung. Insbesondere ergibt sich in der numerischen Simulation wie
im analytischen Modell ein maximales Kompressionsverhiltnis peq/pp & 4. Die quantitativen
Differenzen der Kurven fiir p(©,r)/p(® = 0°r) zu den analytisch berechneten erkldrt sich
im wesentlichen dadurch, dafi der Wind in der numerischen Simulation nicht ganz exakt einem
(8 = 1)-Gesetz entspricht, sondern der radiale Verlauf von v, aufgrund der polaren Umverteilung
des Windmaterials eine zusdtzliche Abhdngigkeit von © besitzt.

In beiden numerischen Modellen verhalten sich vg und wvg beziiglich v, in sehr dhnlicher
Weise wie im analytisch berechneten, und auch ihr Verhiltnis ve (0, r)/ve(0, r) zeigt das gleiche
charakteristische Verhalten.

Abb. 7.8 (unten) zeigt, dafl die tatsichlichen Azimutalgeschwindigkeiten vg(©,r) vor allem
im unteren Windbereich gut mit den Werten iibereinstimmen, die sich unter Annahme der Dreh-
impulserhaltung ergeben. Die deutlichsten Abweichungen finden sich bei mittleren Co-Breiten
(@ &~ 40°...50°). Dieses Verhalten 1d8t sich dadurch erkldren, daB das Material, das sich bei

8Wir haben fiir beide numerische Modelle v,(0,r)/v,(© = 0°r) gewdhlt, da in Abb. 4.3 v,(0,r)/vr1_p, mit
vr1—p = vr(© = 0°,r) dargestellt ist.

?Die UnregelméaBigkeiten in dieser Abbildung resultieren aus linearen Interpolationsfehlern, da das gewihlte
Gitter fiir log(r/R«(©) — 1) nicht mit den hydrodynamischen Stiitzstellen iibereinstimmdt.

“Diese Verhéltnisse sind gegen log(r/R«(©) — 1) bzw. r/R.(©) aufgetragen, wobei bei sphérischer Sternober-
fliche R.(©) = R, (VO) gilt. Im Fall der asphirischen Sternoberfliche (MII) haben wir also die Verhiltnisse
v,(0,r)/v,(© =0°r) und p(©,r)/p(© = 0°, r) derart berechnet, dal die Radien r am Pol bzw. bei der Co-Breite
© verschieden grofl sind. Eine Alternative wire gewesen, bei konstantem © die Verhéltnisse nur fiir r > R, (O)
zu berechnen und Z&hler und Nenner jeweils fiir den gleichen Radius r zu bestimmen. Dies wiirde aber die
aufgetragenen Kurven fiir z.B. p(© = 90°,r)/p(® = 0°) im unteren Radiusbereich stark verzerren und fiir r = Req
(kiinstlich) extrem grofie Kompressionsverhéltnisse liefern.
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groferen Werten von r an einer bestimmten Co-Breite © befindet, urspriinglich die Sternoberfla-
che bei einer Co-Breite ©p < O verlassen und einen entsprechend kleineren Drehimpuls besessen
hat als das Material mit ©¢ = ©.

Vergleicht man die Ergebnisse fiir das Modell fiir eine sphirische mit dem fiir eine asphirische
Sternoberfliche, so zeigt sich im zweiten Fall eine vor allem nahe der Aquatorebene noch ausge-
prigtere Kompression. Aufgrund der Asphirizitit erfihrt der lokale Massenstrom M(@) an der

Sternoberfliche wegen der reduzierten Gravitationsbeschleunigung (Rp/Req)Qgﬁflw ~ 0.7g5"

eine Verstirkung, und die Strémung am Aquator ist langsamer und dichter als im sphirischen
Fall. (Gleichzeitig nimmt zwar die Zentrifugalbeschleunigung im Vergleich zum sphérischen Stern
ab, was aber weniger stark ins Gewicht fillt, da sie bei in beiden Fillen gleichem vpo¢ nur mit
1/r skaliert und die Gravitation mit 1/r2.

7.3 Nichtradiale Strahlungsbeschleunigungen

Im zweiten Schritt erweitern wir das im vorherigen Abschnitt diskutierte WCD/WCZ-Modell um
die nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung gg“es und ggnes, die durch
Gl. (4.56) gegeben sind und deren physikalischer Ursprung in Kap. 4.2.4 erklirt worden ist.
Die Sternoberfliche wird weiterhin als isotherm angenommen (d.h. T.g(0) = Tex (VO)). Die
Beschreibung der Thomson-Beschleunigung ist somit weiterhin rein radial und durch GI. (4.48)
zu berechnen. Entsprechend Tab. 7.3 behandeln wir also das Windmodell MIII.

7.3.1 Numerische Resultate
7.3.1.1 B2-Hauptreihenstern (B2-MS)

Angesichts der Tatsache, dafl die Windkompression einen so beeindruckenden Effekt auf die
Windstruktur dieses Objektes besitzt, diskutieren wir im folgenden die Konsequenzen der Kom-
ponenten gg“es und ggnes auf die Dynamik des Windes.

Abb. 7.9 zeigt die Dichteschichtung und das radiale Geschwindigkeitsfeld fiir das Modell (B2-
MS, MIII).'"" (Stern- und Windparameter wie in Tab. 7.1).

Im Vergleich zum WCD-Modell (Abb. 7.1) fallen zwei Punkte auf: Zum einen existiert in der
Aquatorebene keine Scheibe mehr, und zum anderen ist das polare Geschwindigkeitsfeld nun
polwdrts gerichtet, mit einer Minimalgeschwindigkeit vg min &~ —100 km s7! & —6 Vgound. Zwar
strémt der Wind in der Aquatorebene immer noch deutlich langsamer als iiber den Polen und
ist deutlich asphérisch, aber die in Tab. 7.5 zusammengestellten Daten verdeutlichen, daf} die
Dichtekontraste zwischen Pol und Aquator bei weitem nicht mehr so ausgeprigt sind wie im
Fall der windkomprimierten Scheibe und mit wachsender Entfernung vom Stern abnehmen. Die-
ses Verhalten erkldrt sich folgendermaflen: Aufgrund der Rotation des Sternes nimmt der lokale
Massenverlust M(©, R,(©)) bei Annahme einer gleichfsrmig strahlenden Sternoberfléiche gemiB
Gl. (5.8) zum Aquator hin zu und die Windend- und folglich die Radialgeschwindigkeit v, bei
konstantem r analog Gl. (5.11) ab, d.h. dv,/0© ist negativ. Das impliziert nach Gl. (4.58) eine

polwdrts gerichtete Linienstrahlungsbeschleunigung ggnes, und das am Aquator ausstrémende,

"Der LingenmaBstab der Pfeile fiir ve ist in dieser und den folgenden Abbildungen, solange nicht ausdriicklich
bemerkt, der gleiche wie in Abb. 7.1).
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Abbildung 7.9: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des NRF-Modelles fiir den B2-Haupt-
reihenstern (B2-MS, MIII). Die Pfeile zeigen die Polargeschwindigkeiten mit einem minimalen
Wert vg min & —100 km g1
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Peq ¢« Pe Pe Pe Peq (s Pe Pe
Modell PL(2Ry) AR FABR)) Fi(1R) (R DLAR) FAGBR)
B2-MS (MIII, 1.5-10°s)  6.08 2.87 1.69 6.29 3.28 1.89 1.18
04 (MIII, 250, 5 - 10° s) 1.65 1.27 1.13 1.90 1.15 0.95 0.82
04 (MIII, 300, 5 - 10° s) 2.24 1.61 1.39 2.78 1.17 1.08 0.91
04 (MIII, 350, 5 - 10° s) 4.33 2.43 1.98 3.48 1.72 1.31 1.15
Modell Miotal  M(0°,R.) M (45°, R.) M(90°,R,) M(0°,1.5R,) M(45°,1.5R,) M(90°,1.5Rp)
B2-MS (MIII) 9.88-10~% 4.21-10~% 4.38-10"%* 19.3.10~*  4.16-10* 9.39-10* 11.9-10*
04 (MIIL, 250) 7.1 5.54 6.12 9.23 5.89 6.79 8.13
04 (MIIL, 300) 9.2 5.93 7.15 11.4 6.78 8.13 113
04 (MIIL, 350) 11.9 5.69 75 18.9 7.00 9.42 17.1
Modell min(ve) vr(0° rmax) Ur(45°, Pmax)  ¥r(90°, Pmax)
B2-MS (MIIT)  —109.4 1289 682 344
04 (MIIL, 250) —82.3 2139 1872 1711
04 (MIIL, 300) —118 2122 1648 1422
04 (MIIL, 350) —158 2231 1329 1126

Tabelle 7.5: Numerische Resultate der Simulationen fiir das Modell mit Pseudobeschleunigun-
gen und nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung bei asphéirischer Stern-
oberfliche. Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4; Massenverlustraten in 107 Mgyr~!,

Geschwindigkeiten in km s,

dichtere Material wird in Richtung der Pole abgelenkt. Folglich resultiert eine bis zu mittleren
Co-Breiten nahezu sphirische Dichteschichtung. Dies ist moglich, weil die auf die Partikel wir-
kenden, dquatorwirts gerichteten polaren Pseudobeschleunigungen von gleicher Groflenordnung

(ggse"do < 150 ems™!) wie gg"*® sind (im Gegensatz zur radialen Richtung, entlang der glines

die Strémung gegen das Gravitationsfeld g™ aufrecht erhalten muf).

Nur iiber den Polen ist das Material im Vergleich zu den iibrigen Windregionen weiterhin merk-
lich verdiinnt, da die von gréferen © stammenden Windpartikel vor allem durch g!i"¢s nach aufen
beschleunigt werden und somit nach einer gewissen Stromungszeit nicht mehr die Polregionen
erreichen kénnen. Durch diese Umverteilung des am Anfang seiner Bewegung in Aquatornihe
konzentrierten Materials sinkt der Dichtekontrast peq/pp mit zunehmender Entfernung vom
Stern.

Abb. 7.9 bestitigt qualitativ die von Owocki et al. (1996) gefundenen Ergebnisse. Allerdings
sind die von diesen Autoren vertffentlichten hydrodynamischen Daten einer Glattung auf rium-
lichen Skalen von ~ 1° unterzogen worden und zeigen in Wirklichkeit gravierende Stérungen
(v.a. um die Aquatorebene herum; S. Owocki, personliche Mitteilung). Deshalb verzichten wir
auf einen direkten graphischen Vergleich, halten aber fest, dafi die Simulationen von Owocki et
al. ebenfalls einen Minimalwert vg min &~ —100 km s7! und bei konstantem r im Vergleich zum

restlichen Wind verdiinnte Polregionen ergeben (vgl. deren Abb. 1b).
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7.3.1.2 O-Uberriese (04, MIII)

Abb. 7.10 zeigt die Dichtestruktur und das Geschwindigkeitsfeld fiir das O-Uberriesen-Modell
(O4, MIII) bei einer Rotationsrate v,y = 250 km s7!. In diesem Fall kompensieren sich die
Effekte des héheren Massenverlustes am Aquator und der polaren Umverteilung des Massen-
stromes, und es stellt sich eine nahezu sphdrische Dichtestruktur ein! Die polare Minimal-
geschwindigkeit betrdgt ve min ~ —80km s7! und ist etwas kleiner als beim B-Sternwind.
Allerdings sind die Unterschiede der Windendgeschwindigkeiten iiber den Polen und in der
Aquatorebene weit geringer als beim B-Hauptreihenstern, was zwei Griinde hat: Erstens ro-
tiert der B-Stern niher an seiner kritischen Geschwindigkeit (vpot/verit = 0.72) als der O-Stern
(Vrot/Verit = 0.59), weshalb die Entweichgeschwindigkeit ves. an seiner Oberfliche stirker va-
riiert (Vesc(0°) = Vescspher = 843 km s71) Vesc(90°) = 585km s™!) als bei dem O-Uberriesen
(Vesc(0°) = 723 km 87", vese(90°) = 580 km s™'). Im Sinne der 1-D Skalierungsrelation (Gl. (5.2))
impliziert dies eine stirkere Variation in v, (©), betrachtet man den Wind fiir alle © jeweils als
einen separaten 1-D Wind. Zweitens — und das ist entscheidend — geht die Dichteabhingigkeit
von §'ines ein. Wie Abb. 7.11 zeigt, ist aufgrund der Ausdiinnung des Windmaterials iiber den
Polen der polare Gradient von ¢/"®® im B-Sternwind viel stirker ausgeprigt als im O-Sternwind,
und demzufolge auch das Verhiltnis vy, (0°)/v5(90°).

Auch bei héheren Rotationsgeschwindigkeiten liegen die Kompressionsverhiltnisse dieses Windes
unterhalb derjenigen des B2-Sternwindes, wobei die relative Abnahme desselben bei konstantem
O und steigendem r schwicher ist als im B-Sternwind, d.h. die Umlenkung des Windmaterials
von dquatornahen Regionen zum Pol ist weniger effektiv. Dieses Verhalten erkldrt sich durch die
schnellere radiale Expansion des O-Uberriesenwindes.

Die totale Massenverlustrate nimmt bei diesem Objekt bei der extremen Rotationsrate v =
350 km s~! im Vergleich zum 1-D Modell mit v, = 0 um einen Faktor 11.9/5.05 ~ 2.4 zu,
und die Windendgeschwindigkeiten variieren zwischen v4,(0°) & 2230 km s™! und v,,(90°) ~
1130 km s™', d.h. maximal um einen Faktor 2 (im Vergleich dazu betrigt das Verhiltnis beim
B2-Sternwind v, (0°)/v,(90°) & 3.8.

lines lines

7.3.2 Die nichtradialen Komponenten ¢g3** und g3

In diesem Abschnitt betrachten wir das quantitative Verhalten der nichtradialen Komponenten

ggnes und ggnes, deren Entstehungsmechanismus wir in Kap. 4.2.4 studiert haben.

Abb. 7.12 zeigt gines und glires fiir die Modelle (O4) und (B2-MS). Sowohl gii"®s als auch glnes
sind im nahezu gesamten Windbereich negativ, was zum einen die polwérts gerichtete Ablen-
kung des Windmaterials bewirkt und zum anderen eine Abbremsung der Rotation vor allem im
unteren Windbereich (spin down, weil dvg/0r < 0; vgl. Kap. 4.2.4.2, S. 55). Da der Sternrand
durch das hydrodynamische Rechengebiet stufenférmig umschrieben wird (vgl. die Diskussion in
Kap. 6.3.2, S. 126) und der lokale Geschwindigkeitsgradient d (7i%)/d @i durch finite Differenzen
der auf den Stiitzstellen des hydrodynamischen Gitters diskret definierten Geschwindigkeits-
komponenten bestimmt wird, lassen sich dort entstehende Stérungen nicht vollig vermeiden. Im
O-Sternwind sind diese nur marginal, im B-Sternwind (der aufgrund seiner duflerst geringen
Dichte und kleinen DruckskalenhShe bereits in 1-D Simulationen erhebliche numerische Proble-
me bereitet) stirker ausgeprigt. Allerdings sind diese Stérungen im dynamisch entscheidenden
Bereich (nahe des Sternes und/oder des Aquators) nicht gravierend. In Ubereinstimmung mit
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Abbildung 7.10: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des O-Uberriesenwindes (O4, MIII);
mit nichtradialen Linienstrahlungskriften. Die Pfeile zeigen die Polargeschwindigkeiten mit ei-
nem minimalen Wert vg min & —80 km st
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Abbildung 7.11: Radiale Linienstrahlungsbeschleunigung fiir das Modell (B2-MS, MIII) (links)
und (04, MIII) (rechts).

unseren analytischen Uberlegungen in Kap. 4.2.4.2, S. 57 sind die nichtradialen Komponenten
ggnes, ggnes im Vergleich zur radialen g™ (Abb. 7.11) um mindestens eine Gréfenordnung klei-
ner. Der Vergleich von Abb. 4.8 (oben links) fiir gin¢® mit Abb. 7.12 (oben rechts) bzw. Abb. 4.8
(unten links) fiir gi"®s mit Abb. 7.12 (unten rechts) zeigt die Ubereinstimmung der GréBenord-
nungen der Beschleunigungen.

Die Ergebnisse der numerischen Rechnung lassen sich auch mit der durch Gl. (4.58) gegebenen
analytischen Abschitzung fiir gg"es iiberpriifen. Abb. 7.13 zeigt den qualitativ iiberzeugenden
Vergleich der numerischen mit der analytisch berechneten Beschleunigung gires fiir das Modell
(04, MIII) mit vy = 300 km s~!. Insbesondere ist ggnes in beiden Fillen im gesamten Windbe-
reich negativ und weicht global gesehen um einen Faktor ~ 2 ab, wobei sich das Minimum bei
O = 45° befindet. Die quantitativen Abbweichungen in den beiden Abbildungen sind im wesent-
lichen darauf zuriickzufithren, dafl wir in der Herleitung der analytischen Formel (Gl. (4.58)) die
Niherung dv,/d = v, /r verwendet haben. Diese Annahme ist groenordnungsméifig vertretbar,
allerdings weicht das Verhiltnis dieser Gréfien vor allem im unteren Windbereich deutlich von 1

ab, so dafl die quantitativen Abweichungen der numerischen bzw. analytischen Werte fiir gg“es

nicht iiberraschen. 12

lines

20wocki et al. (1997) geben eine alternative analytische Abschitzung der Wirkung von g¢'® an: Sie definieren
eine ,,Bremslinge” so, innerhalb der die dquatorwérts gerichtete Stromung im WCD-Modell gestoppt wiirde,
wendete man abrupt gg““ auf das auskonvergierte Windkompressionsmodell an. Diese ist durch einfache Mechanik
durch s = —ve/ (291(3)“65) gegeben. Man kann diese Grofie mit der Distanz se vergleichen, die ein Windteilchen
von der Co-Breite © bis zum Aquator (© = 7/2) zuriicklegen muf}, indem man die ,,Bremszahl” o = se/so

definiert. Ist o > 1, so ist eine effektive Verhinderung der Scheibenbildung zu erwarten. Unter Verwendung von
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Abbildung 7.12: Nichtradiale Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung fiir das Modell
(B2-MS) (links) und (O4) (rechts). Bei der Darstellung in der Polarebene bedeuten negative /
positve Werte von gg“es eine polwdirts / auf die Aquatorebene gerichtete Strahlungsbeschleuni-
gung. Ein negatives / positives ggnes entspricht einer Abbremsung / Verstirkung der Rotation
des Windes.

Oben: gines fiir Modell (B2-MS,MIII) (dv, /0O < 0) (links); gares fiir Modell (O4,MIII) (rechts).

Unten: glnes fiir Modell (B2-MS,MIII) (links); glines fiir Modell (O4,MIII) (rechts)
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Abbildung 7.13: Oben: Polare Linienstrahlungsbeschleunigung gg“es fiir einen O-Uberriesenwind
mit gleichférmig strahlender Sternoberfliche (04, MIII); vpor = 300 km s7 7.
Links: Numerische Simulation; rechts: analytische Niherung nach Gl. (4.58) unter Verwendung

der numerischen Werte von v,(0,r) und p(©,r).
Unten: spindown-Effekt als Folge der azimutalen Linienstrahlungsbeschleunigung gg

lines fir den

B2-Stern (links) und den O-Uberriesen (rechts). Das Gesetz fiir v, das aus der Drehimpulser-
haltung folgen wiirde, ist strichliert eingetragen. Zu vergleichen sind die Kurven mit der jeweils
gleichen Rotationsgeschwindigkeit im unteren Windbereich.
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Abbildung 7.14: Dichte und polares Geschwindigkeitskomponente wvg fiir den B2-
Hauptreihenstern (Modell (B2-MS,MIV) mit Pseudobeschleunigungen und Gravity Darkening).

Der letzte noch zu kommentierende Effekt ist der durch die azimutale Komponente ggnes

bedingte spindown-Effekt, den Abb. 7.13 (unten) fiir das B2- bzw. O-Sternmodell anhand des
Vergleiches der tatsidchlichen Azimutalgeschwindigkeit vy mit dem Drehimpulserhaltungs-Gesetz
veranschaulicht. Tatsdchlich bremst ggnes die Rotation der Windpartikel vor allem bei grofien
Co-Breiten © um bis zu 100 km s™! im Vergleich zum Drehimpulserhaltungsgesetz, das im Rah-
men des Windkompressionsmodelles (fiir den moderat komprimierten O-Uberriesenwind) eine
gute Ndherung fiir vg darstellt (vgl. Abb. 7.8, unten).

In Polndhe ergibt sich fiir den B-Sternwind eine marginale positive Beschleunigung des Azimu-
talfeldes vg, die aber zum Teil durch die Stérungen des Strémungsverlaufes in diesem Bereich
bedingt sein kénnte. Im Vergleich zu den Effekten nahe der Aquatorebene besitzt sie keine
Relevanz.

7.4 Gravity Darkening

Im dritten Schritt erweitern wir das Windmodell um das stellare Gravity Darkening, dessen
physikalischen Grundlagen wir in Kap. 4.3 dargestellt haben. Dieser Effekt beeinflufit sowohl die
vom einfallenden Strahlungsfeld abhingige Linienstrahlungsgeschleunigung 7 '"*s als auch die
Thomson-Beschleunigung 7 ™. Letztere ist vor allem im Bereich der O- und B-Uberriesen von

Gl. (4.58) erhilt man Werte von o =~ 0.5...2.5, was die Verhinderung der Scheibenbildung plausibel macht.
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Bedeutung, weil sie dort zu einer deutlichen Reduktion der effektiven Schwerebeschleunigung
fithren kann (vgl. Kap. 4.2.3, S. 49 bzw. Kap. 4.3.4, S. 70).

Entsprechend Tab. 7.3 behandeln wir die Modelle MIV (Gravity Darkening fiir glines, ggnes =
ghnes = (0, 1-D Thomsonstreuung nach Gl. (4.48)), MV (MIV mit gines glinesy ynd MVI (MV
mit 2-D Thomsonstreuung gemaf Gl. (4.96)).

Die Berechnung der Linienstrahlungsbeschleunigung erfolgt ausgehend von Gl. (4.44) (Tmax
—» 00) mit globalen kcak, @, 6 und der stellaren Intensitit I° = op T (0. (7, 7)) D(F, @')
= (1/m)op T5(0.(7, @')) (Mitte-Rand-Verdunkelung vernachlissigt, Gl. (4.52)). Te(O.) ist
durch Gl. (4.87) gegeben. Die rein radiale Thomson-Beschleunigung g " = g &, folgt aus
Gl. (4.48), und ihre allgemeine 2-D Formulierung aus Gl. (4.96). Um die alleinige Rolle des
Gravity Darkening-Effektes zu verstehen, zeigt Abb. 7.14 die Dichteschichtung und das polare
Geschwindigkeitsfeld des B2-Sternwindes (B2-MS,MIV), bei dem die nichtradialen Komponen-
ten ggnes und gg“es gleich Null gesetzt worden sind. Nur ¢, wird in der oben beschriebenen
Weise durch Integration iiber €. bestimmt. Die Thomson-Beschleunigung spielt bei dem be-
trachteten Objekt keine Rolle.

Die wichtigsten numerischen Daten dieses und weiterer Modelle sind in Tab. 7.6 aufgefiihrt.

Beziiglich der Dichteschichtung stellen wir fest, dafi im Vergleich zum reinen WCD-Modell
(Abb. 7.1) die Kompression des Windmaterials zur Aquatorebene weit weniger ausgeprigt ist
und sich dort eine deutlich schwichere Scheibe bildet, deren laterale Begrenzung durch eine
Schockfront gegeben ist. Auch zeigt sich keine Akkretion von Scheibenmaterial auf den Stern
(d.h. v, > 0, V(O,r)). Das Verhiltnis peq/pp nimmt mit r zu, was im wesentlichen durch
die Windkompression bedingt ist. Die Windendgeschwindigkeiten verhalten sich sehr &hnlich
wie im Kompressionsmodell und lassen sich anhand des mit der Rotation verbundenen Absin-
kens von ves(©) mit zunehmendem © verstehen (vgl. die Skalierungsrelationen Gl. (5.11, 5.13)
bzw. Abb. 5.2).
Das Verhalten der Strémung erkldrt sich durch die Abnahme des Strahlungsflusses an der Stern-
oberfliche von Pol zu Aquator. GemiB der 1-D Skalierungsrelation Gl. (5.9) impliziert dies ein
Absinken des lokalen Masenverlustes M (@) bei steigendem ©. Aufgrund dessen ist die Dich-
te des Windmaterials am Aquator noch klein genug, daB die Linienstrahlungsbeschleunigung
ghines  p=2+3 die Stromung gegen das Gravitationsfeld aufrecht erhalten kann. Abb. 7.15
zeigt fiir verschiedene Windmodelle den Vergleich der Verhiltnisse M(©, R.(©))/M(0°, Ry)
bzw. veo (0)/v5(0°), die sich aus der numerischen Simulation ergeben, mit denjenigen, die aus
den entsprechenden 1-D Skalierungsrelationen Gl. (5.9, 5.8, 5.11) folgen. Abgesehen von numeri-
schen Schwankungen (die sich vor allem fiir den B-Sternwind nie ganz vermeiden lassen), folgen
die numerischen Ergebnisse fiir M der theoretischen Kurve zumindest bis zu mittleren © in
befriedigender Ubereinstimmung und bestitigen den generellen Trend. Im Gegensatz zur Wind-
endgeschwindigkeit stellt sich die Massenverlustrate in Sternndhe ein und ist deshalb nicht so
stark von der polaren Umverteilung des Windmaterials beeinflufit wie vo, (Abb. 7.15 (unten)).
Trotzdem folgen auch die numerischen Werte von ve,(0)/vs(0°) tendenziell der analytischen
N&herung.

Addieren wir nun zum Gravity Darkening die nichtradialen Komponenten gg“es und ggnes,
so folgen fiir das B2-Sternwindmodell (B2-MS, MV) die in Abb. 7.16 dargestellten Verldufe
von Dichteschichtung und Geschwindigkeitsfeld. Im Vergleich zum vorhergehenden Modell IV
(Abb. 7.14, links), bei dem gg“es = ggnes = 0 angenommen wurde, ergibt sich nun eine diber den

lines
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Po (- p p p Po (- p p
Modell T2 (2Ry) FE(4Ry) FE(8R,) FE(IR.) SR(2R.) SE(4R.) FE(8R.)
B2-MS (MIV)  4.25 5.89 6.41 0.32* 2.78 4.21 4.21
B2-MS (MV) 0.55 0.38 0.50* 1.50 0.33 0.27 0.24
04 (MV, 250)  0.70 0.57 0.67 1.20 0.49 0.43 0.52*
04 (MVI, 250)  0.35 0.28 0.27 0.61 0.24 0.21 0.20
Modell Miotat  M(0°,R.) M(45°,R,) M(90°,R.) M(0°,1.5R,) M(45°,1.5R,) M(90°,1.5 Ryp)
B2-MS (MIV) 9.9-10=* 9.35-10~% 7.52-10-%* 5.9-10"%*  6.49-10~* 6.31-10~* 3.98-10~*
B2-MS (MV) 4.5-10"% 7.41-10=* 5.71-10=* 3.05-10~%*  7.25-10~* 5.88- 104 1.79-10*
04 (MV, 250)  5.40 7.74 6.34 5.47 8.01 6.65 4.90
04 (MVI, 250)  5.54 7.14 5.60 4.74 9.09 6.31 3.75
Modell min/ max(ve) vr(0° rmax) vr(45°, Pmax) vr(90°, Pmax)
B2-MS (MIV) 60.4 1415 1033 485
B2-MS (MV) —66.6 1148 682 306
04 (MV, 250) —41.3 1669 1517 1345
04 (MVI, 250) —66.3 1653 1734 2079

Tabelle 7.6: Numerische Resultate der Simulationen fiir Windmodelle, bei denen das Gravity
Darkening mitberiicksichtigt ist. Notation identisch zu derjenigen in Tab. 7.4; Massenverlustra-
ten in 1078 Myyr~!, Geschwindigkeiten in km s~!.

Modell MIV (Gravity Darkening mit Windkompression) zeigt eine Zunahme der Dichte von Pol
zu Aquator, wobei Pp/ Peq mit wachsender Entfernung vom Stern zunimmt. Die Polargeschwin-
digkeit vg ist positiv.

Die anderen Modelle (MV, MVI), bei denen ggnes und gg“es mitberiicksichtigt sind, zeigen ein
gegenteiliges Verhalten: vg ist negativ, und das Windmaterial iiber den Polen konzentriert.
Daten, die durch kleinskalige Irritationen der Stréomung etwas verfélscht sind, sind durch * ge-

kennzeichnet.
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Abbildung 7.15: Vergleich numerischer Resultate mit den Vorhersagen aus
tionen.
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1-D Skalierungsrela-

Links: O-Uberriese (04,MII) (Windkompression); Mitte: B2-Hauptreihenstern (B2-MS,MIV)
(Gravity Darkening 4+ Pseudokrifte); rechts: O-Uberriese (O4,MV) (MIV + nichtradiale Lini-
enkrifte, 1-D Kontinuum).

Oben: M (0, R.(©))/M(0°, Ry), unten: ve,(0) /v (0°).
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Abbildung 7.16: Dichte und radiales Geschwindigkeitsfeld des Windmodelles (B2-MS, MV)

(nichtradiale Linienstrahlungsbeschleunigung und Gravity Darkening). Die Pfeile zeigen die Po-

largeschwindigkeiten mit einem minimalen Wert vg 5, = —70 km s,
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Polen konzentrierte Dichteverteilung. Die Werte fiir vg sind etwas gréBer (ve min 2 —70km s_l)
als diejenigen fiir den Wind mit gleichférmig strahlender Sternoberfliche in Abb. 7.9.

Diese relative Bremsung der polwérts gerichteten Strémung resultiert aus der winkelabhdngi-
gen Bestrahlung des Windmaterials. Aufgrund der 7% (0.)-Abhingigkeit von I°(7, 7’) werden
bei der Integration iiber alle @' € Q. die ,,polaren” (O.(7,7') ~ 0°) stirker als die ,,iqua-
tornahen” (O, (7, 7') ~ 90°) Beitrdge gewichtet. Dazu betrachte man Abb. 4.6 und Gl. (4.61):
gines(j= 7i1) ~ I°(71) gewinnt gegeniiber der korrespondierenden und wegen des stéirkeren Rich-
tungsgradienten lings 7y an sich groBeren Komponente gl@i)nes(F, firr) ~ I¢(711) an Bedeutung, da
I°(7iy) > I°(7n) gilt. In der Summe ergibt sich eine zwar immer noch polwirts gerichtete, aber

im Vergleich zum Wind mit gleichférmiger Bestrahlung betragsmifig kleinere Beschleunigung

lines
Jdo -
Die Windendgeschwindigkeiten iiber dem Pol sind im Vergleich zu Windmodell (B2,MIV) (Gra-
vity Darkening, glei)“es = ggnes = 0) aufgrund der dort nun héheren Dichte etwas kleiner.

2-D Thomson-Beschleunigung im Wind

Abb. 7.17 zeigt die Dichtestruktur fiir einen Wind, der zum einen mit einem rein sphérisch-
symmetrischen Thomson-Korrekturterm (g™ = —T'- g™, g&*™ = 0) (links) und zum anderen
mit der 2-D Thomsonbeschleunigung (g&™", gc°™) gemif Gl. (4.96) (rechts) simuliert worden
ist. Der Unterschied zwischen den beiden Winden ist nicht zu iibersehen: Bei Beriicksichtigung
des 2-D Kontinuums ist im Vergleich zu dem Modell mit 1-D Thomsonkorrektur die ohnehin
schon prolate Struktur noch ausgepriagter. Auch das polare Verhalten des radialen Geschwin-
digkeitsfeldes (insbesondere die Windendgeschwindigkeit v, als Funktion von ©) dndert sich.
Beim ersten Modell ist der Wind iiber den Polen schneller als in der Aquatorebene und beim
zweiten langsamer!

Dies hat zwei Griinde: Erstens sorgt der im sternnahen und mittleren Windbereich polwdrts
gerichtete Term g&™ fiir eine zusitzliche Ablenkung des Windmaterials in Richtung der Pole
(vgl. Abb. 4.12). Zweitens ist aufgrund des Gravity Darkening die radiale Thomson-Beschleu-
nigung im Wind iiber dem Pol merklich gréfer als in der Aquatorebene (vgl. Abb. 4.11). 13
Dadurch nimmt die effektive Gravitationsbeschleunigung im Wind iiber dem Pol (Aquator) ab
(zu), was im Vergleich zum Modell mit 1-D Thomsonstreuung mit vee.(© = 0°) = 723 km s~*
(vgl. Tab. 7.1) und ves(® = 90°) = 580km s~' (vgl. Tab. 7.2) zu einer geringeren (hSheren)
lokalen Entweichgeschwindigkeit ves(© = 0°) = [GM,(1 — I'nS(0°, Rp))/Rp]"/? = 656 km s~*
(Vese(® = 90°) = 621 km s™') und hdheren (niedrigeren) Massenverlustraten M(© = 0°)
(M(© = 90°) fiihrt (vgl. die Definition von 7¢ durch Gl. (4.95)).

Da sich die Massenverlustrate in unmittelbarer Sternnihe einstellt, ist sie weniger von der pola-
ren Umverteilung des Windmaterials abhingig als die Windendgeschwindigkeit (vgl. Abb. 7.15).
Letztere wird zusdtzlich durch die Linienstrahlungsbeschleunigung, die von Dichte und Ge-
schwindigkeitsfeld abhingt, l&ngs eines radialen Strahls durchgehend in einer von der 1-D For-
mulierung verschiedenen Weise beeinflufit.

Vs sollte entsprechend der 1-D Relation Gl. (5.2) bei konstantem « , § linear mit ves. ska-
lieren. Der polarwinkelabhidngige Verlauf der Thomson-Streuung (ausgedriickt durch 7:(0,r),

¥ Nur fiir die Berechnung der Sternoberfliche hatten wir ein 1-D Kontinuum (ni = 1,7 = 0,Y(0O,r)) ange-
nommen; vgl. die Diskussion in Kap. 4.3.2, S. 67.
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Abbildung 7.17: Windmodelle (04,MV, 250) (Gravity Darkening nur fiir g 'nes,

(04,MVI, 250) (Gravity Darkening fiir g 'ines
schwindigkeit. Die Pfeile zeigen die Polargeschwindigkeiten mit vg i, = —41 km — (04,MV,

250) bzw. —66 km s~ (04,MV1, 250).
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oben) und

, unten). Links: Dichte; rechts: Radialge-
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Gl. (4.98)) steuert der rotationsabhingigen, mit © zunehmenden Verringerung von ves. (und
damit iiber Gl. (5.11) bzw. (5.13) von vs, ) zwar merklich entgegen, fiihrt letztendlich aber
doch nicht zu einer héheren Endgeschwindigkeit in der Aquatorebene. Vesc(©) ist nach wie
vor am gréfiten iiber dem Pol und nimmt mit © ab, wobei die Differenz nur noch marginal
ist. DaB nun das Windmaterial dennoch eine gréfiere Endgeschwindigkeit in der Aquatorebe-
ne als iiber den Polen erreicht, liegt an der Dichteabhingigkeit der Linienstrahlungsbeschleuni-
gung g s ~ p_a’. Aufgrund des erh6hten Massenverlustes iiber dem Pol sinkt das Verhiltnis
g8 (@ = 0°)/g M8 (@ = 90°) im Vergleich zum Modell mit 1-D Kontinuum, wie Abb. 7.18
(oben) zeigt. Allerdings ist an dieser Stelle die Frage zu stellen, weshalb das Material iiber-
haupt polwirts abgelenkt wird, obwohl die Endgeschwindigkeiten einen (global gesehen) positi-
ven polaren Geschwindigkeitsgradienten dv,/d© > 0 vermuten lassen. Um dieses Verhalten zu
verstehen, zeigt Abb. 7.18 (unten) fiir beide O-Sternwind-Modelle die Gréfe dv,/00©. Beriick-
sichtigt man ein 2-D Kontinuum, so ist dv,/J0O in der Tat in den meisten Bereichen des Windes
grofer als Null (Abb. 7.18, unten rechts), was gem&fB Gl. (4.59) einer positiven polaren Linien-
strahlungsbeschleunigung entspricht. Demzufolge erfihrt vg mit zunehmendem r eine deutliche
Verkleinerung (vgl. die sich mit r dndernden L&nge der Pfeile in Abb. 7.17, links unten). Im
fiir die Dynamik entscheidenden sternnahen Bereich ist dv,./00O aber negativ, und das Material
erfihrt eine polwérts gerichtete Beschleunigung glei)“es < 0, die der Scheinbeschleunigung entge-
genwirkt.

Vollkommen eindeutig stellt sich die Situation fiir das Modell mit 1-D Kontinuum dar, fiir das
v, /00 fast im gesamten Windbereich negativ ist.

7.5 Zusammenfassung

Unsere numerischen Untersuchungen iiber den Einflul der Rotation auf die zweidimensionale
Windstruktur unter Annahme globaler force multiplier-Parameter liefern folgende Ergebnisse:
Die Wirksamkeit des Windkompressionsmechanismus wird bestétigt, beriicksichtigt man ne-
ben der Gravitations- und Scheinbeschleunigungen zusitzlich eine rein radiale Linienstrahlungs-
beschleunigung.
Fiir den Fall eines mit v.os = 350km s™! rotierenden B2-Hauptreihensternes ergibt sich in
der Tat eine windkomprimierte Scheibe in der Aquatorebene (mit Dichtekontrasten Peq/Pp &
50...100 und einem Offnungswinkel von maximal ~ 3°.5), bei der sich im Gegensatz zum semi-
analytischen BC-Modell eine hoch supersonische Akkretion des inneren Scheibenmaterials auf
die Sternoberfliche einstellt (v, 218 Usound). Damit bestitigen wir im Prinzip die Resultate von
OCB, stellen aber fest, daf} sie keine stationdren Lésungen des Problems darstellen, sondern als
Momentaufnahme des zweidimensionalen Windes nach Ablauf der charakteristischen Windlauf-
zeit von 5-10% s (ca. 14 Stunden) zu verstehen sind. Der stationdre Zustand stellt sich erst nach
mehr als der zehnfachen Laufzeit ein, und der Stagnationspunkt liegt in der noch stirker aus-
gepréagten Scheibe bei Rgiae & 4R, (anstatt bei 2R;). Die Windendgeschwindigkeiten variieren
von v, (0°) ~ 1300 km s~ bis v,,(90°) ~ 220 km s™!.

Die Winde von schneller expandierenden O-Uberriesen zeigen eine weit schwichere Kom-
pression des Materials um die Aquatorebene herum (peq/pp ~ 2...8), und die Endgeschwin-
digkeiten besitzen Werte von v,,(0°) ~ 2400 km s~" und (je nach Rotationsrate und Modell)
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Abbildung 7.18: Oben: Radiale Linienstrahlungsbeschleunigung glin® fiir das Modell (04,MV)
(1-D Thomson-Korrektur; links) bzw. (04,MVI) (2-D Thomson-Korrektur; rechts).
Unten: dv, /00 fiir Modell (04,MV) (links) bzw. (O4,MVI) (rechts).
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000 (90°) &2 1650 .. .850km s~ 1.

Die in den numerischen Simulationen festgestellten Dichtekontraste zwischen dem Wind iiber
dem Pol bzw. in der Aquatorebene und GriéBenordnungen der einzelnen Komponenten des Ge-
schwindigkeitsfeldes zeigen eine gute Ubereinstimmung mit den aus dem semianalytischen Mo-
dell (Kap. 4.1) gewonnenen Werten.

Das Beispiel der windkomprimierten Scheibe im Fall des B2-Hauptreihensternes verdeutlicht
auch die Grenzen der Giiltigkeit unseres isothermen Modelles. Weitergehende Untersuchungen
sollten die energetischen Verhéltnisse vor allem in der Schockzone, an dem das zuriickstiirzende
Material auf die Photosphire trifft, durch simultane Losung der Energie- mit den Bewegungs-
gleichungen korrekt mitberiicksichtigen.

Die nichtradialen Komponenten der Linienstrahlungsbeschleunigung haben zwei Effekte:
Zum einen verhindert die polwirts gerichtete Komponente gl@i)nes ~ 0v, /00 < 0 die Bildung einer
Scheibe und lenkt das am Sternrand zum Aquator hin konzentrierte Windmaterial zu niedri-
geren Co-Breiten ab, wobei vg sowohl bei Hauptreihensternen wie bei O-Uberriesen Werte von
minimal —80...— 100 km s~! erreicht. Dadurch ergibt sich im Fall des B2-Hauptreihensternes
eine bis zu mittleren Co-Breiten nahezu sphirische Windstruktur, wobei die Polregionen noch
ausgediinnt sind. Die Dichtekontraste peq/pp betragen etwa 2...8, und die Endgeschwindigkei-
ten liegen bei v, (0°) &2 1300(2100) und v, (90°) &~ 350(1700) km s~" fiir den B-(O-)Sternwind.
Die Dichteverteilung des betrachteten O-Uberriesenwindes ist bei vyt = 250km s~ nahezu
sphéarisch-symmetrisch.

Da fast iiberall im Wind dvg/0r < ve/r gilt, ist die azimutale Komponente ggnes negativ, und
die Rotationsgeschwindigkeit des Windes in der Aquatorebene (d.h. dort, wo die Maximaleffekte
auftreten) wird im Vergleich zum Drehimpulserhaltungsgesetz um bis zu 100 km s™' gesenkt.

Das stellare Gravity Darkening bewirkt aufgrund des gréfieren (kleineren) Strahlungsflusses

an den Polen (am Aquator) dort einen Massenverlust, der hher (geringer) ist als derjenige eines
gleichférmig strahlenden Sterns.
Betrachtet man den alleinigen Effekt des Gravity Darkening (unter Mitberiicksichtigung der
Pseudobeschleunigungen), so macht sich im Fall des extremen B2-Hauptreihensternes der Wind-
kompressionsmechanismus zwar noch deutlich bemerkbar. Allerdings bildet sich wegen des von
Pol zu Aquator kontinuierlich abnehmenden Strahlungsflusses nur eine schwache Scheibe in der
Aquatorebene, die iiberall radial nach auBlen expandiert, wobei die Dichtekontraste Peq/Pp €twa
3...5 und v, (0°) &2 1400 km ™!, bzw. v, (90°) ~ 500 km s™' betragen.

Addiert man zu diesem Effekt die nichtradialen Linienstrahlungskrifte, so bildet sich eine
prolate Windstruktur mit Dichtekontrasten peq/pp von etwa 0.2 ...0.5 aus.

Bei O-Uberriesen besitzt das Gravity Darkening iiber die Thomson-Streuung einen zusitzli-
chen EinfluB auf die Windstruktur, da diese Gro8e am Pol (am Aquator) im Vergleich zu einem
Stern mit gleichférmig strahlender Oberfliche zunimmt (abnimmt). Dieses Verhalten verursacht
eine noch stirkere Konzentration des Windmaterials iiber den Polen, mit peq/pp & 0.2. Im Ver-
gleich dazu betridgt dieses Verhiltnis bei einer 1-D Thomsonstreuung ~ 0.5.

Die interessanteste Konsequenz betrifft die Windendgeschwindigkeit. Betragen bei einem 1-D
Kontinuum v, (0°) &~ 1650 km s™' und v,,(90°) ~ 1350 km s™!, so kehrt sich dieses Verhiltnis
bei einer 2-D Thomsonstreuung um, und es ergeben sich Werte von v, (0°) ~ 1650 km s~' und
V00 (90°) & 2100 km s~'. Der Grund dafiir liegt in der Dichteabhingigkeit von g™ in Kombi-

r
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nation mit der Ablenkung des Windmaterials hin zu den Polen.

Vergleicht man den moglichen Einflufl der Rotation auf die oberflichenintegrierte Massen-
verlustrate MQ_D im Vergleich zu derjenigen im 1-D Fall (v, = 0), so ergibt sich fiir alle
méglichen Modelle eine maximale Zunahme von M um einen Faktor 2.0...2.5. Das Verhilt-
nis der Windendgeschwindigkeiten v.,(0°)/vo(90°) betrigt im O-Uberriesen-Bereich < 2 und
bei B-Hauptreihensternen < 5...6. Die Maximaleffekte erfordern allerdings Rotationsraten von
VUrot ~ 0.7...0.8 Ucrit,2—D-

Wir bestitigen somit im Prinzip die von Owocki et al. fiir den exemplarischen B2-Sternwind
publizierten Resultate. Allerdings gelingen mit unserem unabhingig entwickelten Code hydro-
dynamische Simulationen in deutlich verbesserter numerischer Stabilitit und Qualitdt. Insbe-
sondere sind die ungestorten Stromungsverldufe (abgesehen von dem numerisch problematischen
B2-Hauptreihen-Sternwind) als starkes Indiz dafiir zu erachten, daff im Rahmen unseres physi-
kalischen Windmodelles hydrodynamische Instabilititen (abgesehen von derjenigen der Linien-
strahlungsbeschleunigung, vgl. Kap. 1.3.1, S. 7) keine nennenswerte Rolle spielen. (Allerdings
mufl davon das Modell der windkomprimierten Scheibe ausgenommen werden, da die hydro-
dynamische Beschreibung der supersonischen Akkretion von Scheibenmaterial sowohl beziiglich
der rdumlichen Auflésung als auch der energetischen Beschreibung sicherlich noch unzuldnglich
ist.)
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