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Kapitel �

Zusammenfassung

Das Ziel der vorliegenden Arbeit ist es� ein v�ollig neues Konzept f�ur Modellatmosph�aren
hei
er Sterne vorzustellen� Es handelt sich um sph�arisch ausgedehnte NLTE�Modelle
mit Einschlu
 der hydrodynamischen E�ekte� die von Sternwinden ausgehen� wobei
subsonische�

�
photosph�arische� Schichten nahtlos in supersonische Windbereiche �uber�

gehen� Diese neuartigen
�
Uni�edModel Atmospheres� sollen die alten� planparalle�

len und hydrostatischen NLTE�Modellatmosph�aren �imweiteren
�
pp�Standardatmosph�aren�

genannt�� die bisher zur Spektralanalyse herangezogen wurden� ersetzen� Hierbei wer�
den zwei Wege vorgestellt�

a� Es werden zun�achst Modellatmosph�aren entwickelt� die in der Behand�
lung der NLTE�Opazit�at �Wassersto� und Helium� mit den Standardat�
mosph�aren identisch sind� Durch ihre hydrodynamische Dichte� und Ge�
schwindigkeitsstruktur sind sie jedoch in der Lage� �ubergangslos die Schich�
ten zwischen reiner Photosph�are und Wind zu beschreiben �im folgenden

�
Uni�ed�Standardmodell� genannt�� Als wichtigste Verbesserungen ergeben
sich�

� die Berechnung von Infrarot Fl�ussen in guter �Ubereinstimmung mit
der Beobachtung �

�
IR�Exzess���

� eine Anhebung des spektralen Flu
es im Bereich kurzwellig der Ionisa�
tionskante einfach ionisierten Heliums ���� �A� bis zum tausendfachen
gegen�uber den planparallelen Modellen� Dies hat erhebliche Konse�
quenzen f�ur die Ionisation von Gasnebeln in der Umgebung hei
er
Sterne �

�
Zanstra�Diskrepanz� bei Zentralsternen planetarischer Ne�

bel� massereiche Sterne in extragalaktischen H II�Regionen��

� die quantitative Wiedergabe von Spektrallinien� die einerseits vollst�an�
dig im Wind entstehen �He II �	�	 � H� � Infrarot�Linien�� als auch an�

�
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dererseits von rein photosph�arischen Linien �He II ���� �
He II ���� ��

� eine korrekte Behandlung von Spektrallinien� die an der Grenze zum
Wind �

�
sonischer Punkt�� entstehen und bisher nur in photosph�ari�

scher Approximation berechnet wurden �H� � H� �� Die Rechnungen
zeigen� da
 die rein photosph�arische Behandlung zu Fehlern bei der Be�
stimmung von Sternparametern �Te� � log g � Heliumh�au�gkeit� f�uhrt�

� f�ur hei
e Sterne in der N�ahe des Eddington�limits zeigen unsere Mo�
delle �achere kontinuierliche Energieverteilungen �und spiegeln des�
halb niedrigere e�ektive Temperaturen wieder�� Gleichzeitig werden
photosph�arische

�
Standardlinien� durch Windemission so stark beein�

tr�achtigt� da
 sie durch die bisherigen Standardmodelle nicht mehr
ad�aquat beschrieben werden k�onnen�

b� F�ur die Entwicklung universellerer Atmosph�arenmodelle� die den Ein�u

der zahlreichen Metallinien auf die atmosph�arische Struktur beschreiben
sollen� wurde ein zweites Atmosph�arenprogramm entwickelt �im folgenden

�
Uni�ed�Metallmodell� genannt�� Hierin ist aufbauend auf dem Uni�ed�
Standardmodell die Behandlung aller Elemente von Wassersto� bis Zink
�Linien und Kontinua� enthalten� Die wichtigsten Ergebnisse f�ur einige aus�
gew�ahlte Modelle sind�

� Auf die Form eines gro
en Teils des berechneten kontinuierlichen Ener�
giespektrums �optischer Bereich und Infrarot� hat die Anwesenheit von
Metallopazit�aten keinen Ein�u
� Dieses Ergebnis hat seine Ursache im
verschwindenden Beitrag der Metalle zum Energiegleichgewicht in der
reinen Photosph�are� Hier dominieren Wassersto�� und Helium� Opa�
zit�aten�

� Im Gebiet um den sonischen Punkt tragen Metallinien� die im optisch
d�unnen Kontinuum entstehen� zu einem Heizmechanismus bei�

� Im reinen Windgebiet jenseits des sonischen Punktes erfahren die be�
rechneten Modellatmosph�aren durch die meistenMetallinien eine star�
ke K�uhlung� weil die durch Linien gestreute photosph�arische Strahlung
durch Verd�unnung kleiner als die lokale Linienabsorption wird� Die
Modelle zeigen� da
 die Mitnahme vieler Linien zu signi�kant anderen
Resultaten f�uhrt als vergleichbare Modelle in fr�uheren Arbeiten�

� Berechnete synthetische Spektren zeigen� da
 die Entstehung vonWind�
linien hoher Ionisationsstufen wie OVI und NV �

�
Superionisation�� im

Rahmen vollst�andiger NLTE�Rechnungen imWind von dem Absinken
der Windtemperatur nur leicht beein�u
t sind und im Rahmen der
Annahmen reproduziert werden k�onnen�






� Die simultane Behandlung von Photosph�are und Wind erlaubt es auch
imUV neben den typischenWind�Linien� schwache�

�
pseudo�photosph�ari�

sche� Linien� die bereits vom Sternwind beein�u
t werden �wie z�B�
FeV� FeVI�� wiederzugeben�
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Kapitel �

Einleitung

Kernpunkt der quantitativen Spektralanalyse stellarer Objekte ist die Verwendung ge�
eigneter Modellatmosph�aren als theoretisches Hilfsmittel� Mit Eignung ist gemeint�
da
 einerseits die Beobachtungsdaten in m�oglichst allen Aspekten theoretisch repro�
duziert werden k�onnen � das ist nat�urlich ein Fernziel� keine Modellatmosph�are kann
dies bis dato � und andererseits die Realisierung einer solchen Atmosph�arenrechnung
innerhalb eines rechen��okonomischen Rahmens bleibt� Letzteres wird durch den Mini�
malsatz an physikalischen Prozessen �implementiert in der Modellrechnung� bestimmt�
der n�otig ist� um wiederum dem Vergleich mit der Beobachtung standzuhalten�

F�ur die Spektralanalyse hei
er Sterne� hat man seit einigen Jahren Modellat�
mosph�aren zur Verf�ugung� die sich durch planparallele Geometrie� hydrostatische Dichte�
und Druckschichtung� einen konsistenten Strahlungstransport unter Ber�ucksichtigung
des Strahlungsgleichgewichtes� sowie statistischer �NLTE� Beschreibung der Be� und
Entv�olkerung der atomaren Energiezust�ande auszeichnen �im folgenden

�
planparal�

leles �pp��Standardmodell� genannt�� Die Berechnung erfolgt mit der Methode der

�
vollst�andigen Linearisierung �complete linearization��� d�h� alle Gr�o
en aus den ge�
nannten physikalischen Nebenbedingungen werden in einem Gleichungssystem durch
Newton�Raphson Minimierung gel�ost� Dieses Verfahren� das im wesentlichen auf
Auer und Mihalas ���	�� zur�uckgeht und in der Folgezeit nur durch die Anzahl der
betrachteten NLTE�Niveaus ver�andert wurde�� wird in der Regel erg�anzt durch dar�
au�olgende

�
line � formation� Rechnungen��

Um diese Form der Analyse auch f�ur Sterne anwendbar zu machen� deren op�
tische Spektren nicht unbedingt von Wassersto�� und Heliumlinien dominiert wer�
den� richtet sich ein wesentlicher Forschungszweig heute auf die Detailbeschreibung
der zugrundeliegenden Atomstrukturen schwererer Elemente f�ur erweiterte

�
line � for�

�z�B�Kudritzki et al� ������� Bohannan et al� ������
�Kudritzki ���	��� Husfeld et al� ������
�z�B� Simon ���	��� Giddings ������� Heber ������

�
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mation� Rechnungen�� Ein besonderes Augenmerk gilt z�B� der Verbesserung atoma�
rer Wirkungsquerschnitte� durch Anwendung

�
numerischer Quantenmechanik�� wie in

Butler ������ beschrieben wird� da f�ur viele Ionisationsstufen wichtiger Elemente� nur
sehr ungenaue Beschreibungen vorliegen� Ein Erfolg dieser Bem�uhungen ist� da
 seit
kurzem auch f�ur Modellatmosph�aren verbesserte

�
Atomdaten� zur Verf�ugung stehen�

Das Verfahren �Spektralanalyse anhand von pp�Standardmodellen und darau�ol�
gende

�
line � formation�� ist anwendbar auf Objekte� f�ur die auch die Grundannahmen

der Modellrechnung� da
 Linien und Kontinua im planparallelen photosph�arischen Be�
reich entstehen� zutre�en�
Seit den ersten UV�Beobachtungen mit Raketen� und Satellitenteleskopen zu Ende

der �	� Jahre wurden nun bei fast allen massereichen Sternen Resonanzlinien hochioni�
sierter Elemente mit blauverschobener Absorption und rotverschobener Emission beob�
achtet� Es ist sofort klar� da
 diese durch expandierende Sternwinde verursachten

�
P�

Cygni� Linien nicht mit Modellen hydrostatischer Schichtung erkl�arbar sind� Auf der
anderen Seite verbietet eine dynamische Behandlung die Annahme planparalleler Geo�
metrie �siehe Kudritzki �������� Desweiteren beobachtet man bei diesen Objekten zum
Teil erhebliche Emissionslinien �H� � He II �	�	 �� welche mit dem pp�Standardmodell
nicht vertr�aglich sind� Seit diesen Beobachtungen sind im wesentlichen zwei Pfade be�
schritten worden� um auch diese spektralen

�
Erscheinungen� zu beschreiben�

Mihalas und Hummer ������� Kunasz und Hummer ������� Gruschinske �������
sowie Gruschinske und Kudritzki ������ ver�anderten das bestehende pp� Standard�
modell dahingehend� da
 der Strahlungstransport in sph�arischer Symmetrie beschrie�
ben wurde� Bei sonst gleichbleibenden Grundannahmen stellten sie als Sph�arizit�ats�
e�ekte leichte Emissionspro�le �L� � und geringen Infrarotexzess fest� die beobachtete
Gr�o
enordnung wurde aber bei weitem verfehlt� Da damit auch die Erkl�arung der P�
Cygni Pro�le nicht m�oglich und diese sph�arischen Modelle au
erdem numerisch schwer
in den Gri� zu bekommen waren� wurde im weiteren auf diesen Ansatz verzichtet und
es wurden statt dessen kombinierte Atmosph�arenmodelle verwendet� welche das pp�
Standardmodell als photosph�arische Komponente annehmen� Auf diese planparallelen
Modelle werden Geschwindigkeits� und Dichtefelder so aufgesetzt�� da
 ab einem frei
gew�ahlten Dichtepunkt ein analytischer Verlauf von Dichte und Geschwindigkeit vor�
gegeben wird �also Unterteilung in eine

�
core�halo� Struktur�� Typischerweise werden

sogenannte � � Geschwindigkeitsfelder� ben�utzt

v�r� � v��� � �
r
�� � v	

�Becker und Butler �����a�� Becker und Butler �����b�� Becker und Butler �����c�� Becker und
Butler ������� Becker und Butler ����
a�� Becker und Butler ����
b�

�Photoionisation� Sto�ionisation
�z�B� FeI�IV
�Cassinelli et al� ���	��� Olson und Ebbets ������� Hillier ����	b�
�Radius r in Einheiten des Sternradius R�
 Windendgeschwindigkeit v�� photosph�arische Wind�

geschwindigkeit v�



�

mit � zwischen ��� und �� Die Forderung nach Erhalt der Massenverlustrate �M �
��r��v impliziert dann f�ur diese Geschwindigkeitsfelder einen mit dem Radius qua�
dratisch abfallenden Dichteverlauf� sobald v� ungef�ahr erreicht ist� Durch das �acher
abklingende Dichtefeld nach au
en �h�ohere Dichte��� zusammen mit der Linienentste�
hung in Gebieten oberhalb der Photosph�are� erh�alt man verbesserte Emissionspro�le
f�ur H� � He II �	�	 und gleichzeitig durch das Geschwindigkeitsfeld P�Cygni Pro�le f�ur
starke Resonanzlinien�

Der Nachteil dieses Verfahrens �das bis dato angewandt wird� ist der ad hoc Zu�
sammenschlu
 zwischen Photosph�are und Windbereich� Dichte und Radius gehen eben
als freie Parameter f�ur diese Grenzlinie ein und bestimmen entscheidend die H�ohe des
Emissionsma
es� Zur L�osung des Strahlungstransportes m�ussen f�ur den Windbereich
entweder photosph�arische� emergenteFl�usse des pp�Standardmodells oder Schwarzk�orper�
strahlung als Einstrahlung am inneren Rand genommen werden� Die Ben�utzung photo�
sph�arischer Fl�usse ist f�ur viele O�Sterne im spektralen Bereich zwischen der He II�Kante
��� �A und etwa ����� �A �abgesehen vom E�ekt des

�
wind�blanketing�� siehe sp�ater�

einigerma
en gerechtfertigt� da diese Kontinua im Wind meistens optisch d�unn sind�
F�ur einerseits k�urzere Wellenl�angen als der Absorptionskante des ionisierten Heliums�
andererseits l�angerwellige Bereiche des visuellen Spektrums �H� � und Infrarotfrequen�
zen �wichtig f�ur die Massenverlustbestimmung� vernachl�assigt man aber den Umstand�
da
 Kontinua �und Linien� sich erst im Wind formieren� Entsprechend werden

�
line�

formation� Rechnungen� die von diesen Ionisationskontinua abh�angen� falsch beschrie�
ben�

F�ur Modelle nahe dem
�
Eddington�limit�
 ist obiges Verfahren dann g�anzlich

unbrauchbar� Nahe an dieser Grenze verlagert sich der geometrische Ort� an dem die
nach au
en gerichtete gesamte Strahlungsbeschleunigung�	 die Schwerebeschleunigung
�uberwiegt��� weiter in die Atmosph�are hinein� Wenn dieser Ort schon in der Photo�
sph�are erreicht ist� beein�u
t das Geschwindigkeitsfeld auch Linien� die bei obigen Mo�
dellen in planparalleler Approximation behandelt werden� Selbst Linien wie H� treten
dann eigentlich in Emission auf und der photosph�arische Teil dieser Modelle wird voll�
kommen unglaubw�urdig�

Stellvertretend f�ur einen alternativen Weg stehen die Arbeiten von Castor� Abbott
und Klein ������ und Abbott ������� in denen versucht wird� die Dynamik des Windes
anhand von physikalischen Prozessen quantitativ zu erfassen� Die Autoren entwickelten
eine Theorie radiativ getriebener Winde� die die Dichte� und Geschwindigkeitsstruktur
der entweichenden Sternh�ulle vom Subsonischen bis zum Supersonischen im station�aren

	Der
�
Eddington�limit� ist bei gegebener E�ektivtemperatur durch diejenige photosph�arische

Schwerebeschleunigung g bestimmt� bei der f�ur die durch reine Thomson�Streuung hervorgerufene
Strahlungsbeschleunigung gThrad gilt� g � gThrad�

��zusammengesetzt aus Kontinuums� und Linienbeschleunigung
��im Wind ist dies ja durch die Gr�o�e der Linienbeschleunigung immer der Fall
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Modell beschreibt� Sie erkannten� da
 die Idee�� � viele tausende Metallinien �vor
allem im UV� bei hei
en Sternen ist hier das Flu
maximum� nehmen den Impuls des
kontinuierlichen Strahlungsfeld auf und treiben den Wind an � speziell bei allen O�
Sternen wichtig wird und sich im station�aren Modell realisieren l�a
t�

Diese CAK�Theorie gestattete im Prinzip erstmals die Vorhersage sowohl der Win�
dendgeschwindigkeit v�� als auch der Massenverlustrate �M als Funktion der E�ek�
tivtemperatur Te� � der Schwerebeschleunigung g� der Leuchtkraft L und der Ele�
menth�au�gkeiten�

Waren die Vorhersagen in dieser Pilotarbeit�� quantitativ noch imWiderspruch zur
Beobachtung �die Windendgeschwindigkeiten�� bis zu einem Faktor � zu niedrig� die
Massenverlustrate �M bis zu einem Faktor 
 zu gro
�� so gestattete die Theorie wenig�
stens die qualitative Behandlung der Linienentstehung ohne ad hoc Zusammenschlu

von Photosph�are und Windregion� Diese Ans�atze wurden schlie
lich durch korrekte Be�
handlung des

�
�nite cone angle��E�ektes durch Pauldrach et al� ����	� �im folgenden

als PPK�Theorie zitiert� und Friend und Abbott ����	� entscheidend verbessert�
�
Ter�

minal velocities� und �M entsprechen nun der Beobachtung� Pauldrach �����a� ersetzte
zudem die approximative Behandlung von Ionisation und Anregung aller Atome in der
Arbeit von Castor� Abbott und Klein ������ durch eine detaillierte NLTE�Behandlung
im Sternwind f�ur alle atomaren Besetzungszahlen der Elemente Wassersto� bis Zink�
Ein erster Vergleich mit der Beobachtung zeigt gute �Ubereinstimmung der weiterent�
wickelten Theorie in wichtigen UV

�
P�Cygni��Linien��� Eine Schw�ache der genannten

Arbeiten ist� da
 bei ihnen ad hoc eine Temperaturschichtung angenommen wird� Die
Energiegleichung wird nicht mitgel�ost�

Diese zuletzt genannten Vorarbeiten bilden die Grundlage f�ur unsere Atmosph�aren�
rechnungen� deren Physik im n�achsten Kapitel vorgestellt werden soll� Ein erstes Ziel
unserer Arbeit besteht darin� Modellatmosph�aren mit der gleichen Atomstruktur �Was�
sersto� und Helium� wie das pp�Standardverfahren bereitzustellen f�ur die Analyse von
teilweise in Wind und Photosph�are entstehenden Spektrallinien� Dabei gehen wir in
einem �� Schritt von der Annahme des Strahlungsgleichgewichtes als Energiegleichung
in der ganzen Atmosph�are aus� nicht weil wir glauben� da
 dies �uberall gelten mu
� son�
dern um gegen�uber dem bisherigen Verfahren vergleichbare N�aherungen zu ben�utzen�
Diese Modelle werden im folgenden als

�
Uni�ed�Standardmodell� bezeichnet� Ein wei�

teres Ziel ist� die vollst�andige NLTE�Behandlung aller relevanten Atomspezii�� auf den
gesamten Atmosph�arenbereich �Photosph�are und Wind� zu erweitern und gleichzei�
tig die Energiegleichung zur Festlegung der Temperatur selbstkonsistent mit zu l�osen�
Hierbei werden in einem �� Schritt die Gasexpansionsterme des ionisierten Plasmas

��urspr�unglich schon von Johnson ������ und Milne ������ angedacht
��Castor� Abbott und Klein ���	��
��

�
terminal velocity�

��siehe auch Pauldrach et al� ����
�
��im Sinne der Arbeit von Pauldrach ����	a�



�

zusammen mit der Bilanz des Strahlungsfeldes in eine Erhaltungsbedingung integriert�
Das Ergebnis erlaubt die Diskussion des G�ultigkeitsbereiches des �� Ansatzes� Die resul�
tierenden Modelle �im folgenden

�
Uni�ed�Metallmodell� genannt� stellen somit einen

weiteren Schritt zur m�oglichst vollst�andigen� strahlungshydrodynamischen Beschrei�
bung der Atmosph�aren hei
er Sterne dar�
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Kapitel �

Konzept der Uni�ed�Atmosph�aren

I Ausdehnung

Ziel unserer Rechnung ist es� das beobachtete Spektrum eines Sternes m�oglichst detail�
liert zu reproduzieren� Das bedeutet� geometrisch alle diejenigen Bereiche der Sternat�
mosph�are in die Rechnung mit einzubeziehen� deren Photonen direkt die Atmosph�are
verlassen k�onnen� Diese Bereiche werden durch die frequentielle optische Tiefe festge�
legt� die sich f�ur die kontinuierliche Strahlung aus dem Integral �uber das Produkt von
geometrischem Wegelement und dem Absorptionskoe zienten in dieser Frequenz er�
gibt� Der optischen Tiefe gleich � entspricht dabei die mittlere freieWegl�ange der Photo�
nen bis zumBeobachter� die sich damit im Prinzip aus dem reziproken Absorptionskoef�
�zienten berechnet� Die Entstehung der Spektrallinien in einem Sternwind �ndet dage�
gen wegen der Doppler� verschobenen Absorptionsbedingung innerhalb des bewegten
Mediums nur in begrenzten

�
Wechselwirkungszonen� statt� Die St�arke und Breite der

Linie ist hierbei sowohl von den quantenmechanischen Gegebenheiten�� wie auch von
der Besetzung der die Linie bestimmenden Energieniveaus abh�angig� So entstehen von
au
en gesehen die Balmerlinien H� vor H� und H� � weil f�ur die Oszillatorenst�arke des ��
Energieniveaus von Wassersto� gilt �f�� � ��	���� � �f�� � �����
� � �f�� � ��������
F�ur die kontinuierlichen Frequenzen h�angt die Eindringtiefe stark von der betrachte�
ten Wellenl�ange und der atomaren Zusammensetzung der Sternatmosph�are ab� F�ur
O�Sterne� die sich haupts�achlich aus Wassersto� �etwa ��!� und Helium ���!� zu�
sammensetzen� sind in Tabelle ��� Entstehungstiefen angef�uhrt�

Unsere Modellatmosph�are mu
 diese Aspekte ber�ucksichtigen und erstreckt sich
deshalb von etwa ����R� �Thermalisierung des Strahlungsfeldes�� bis etwa ����R� � Dies
unterscheidet unsere Rechnungen substantiell von den klassischen

�
pp�Modellen�� die

den gesamten Entstehungsproze
 von Photonen k�unstlich auf einen Bereich zwischen
���� � ����R� einschr�anken�

�statistisches Gewicht� Oszillatorenst�arke

��
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Spektraler�Bereich Absorptions�Prozesse Entstehungs�Gebiet

Infrarot frei�frei nahe der Photosph�are bis zu
einigen Sternradien

Optisch bis EUV gebunden�frei anWassersto�
und neutralem Helium

Photosph�are �De�nition des
Sternradius�

XUV gebunden�frei vom Grund�
zustand des He�

nahe der Photosph�are bis zu
einigen hundert Sternradien

Tabelle ���� Entstehungstiefen der kontinuierlichen Strahlung�

Diese geometrische Aufweitung der Entstehungstiefen verschiedener spektraler Be�
reiche ist daf�ur verantwortlich� da
 in unseren Sternatmosph�aren gegen�uber den pp�
Standardmodellen der Sternradius ein weiterer Grundparameter ist� da hierdurch eine
geometrische Skala am Stern de�niert wird� Diese zus�atzliche Eigenschaft gestattet es
im Prinzip der Spektralanalyse� die Radien von Sternen und damit ihre Entfernung
direkt zu ermitteln� gleiches ist f�ur planparallele Rechnungen nicht m�oglich�

Abbildung ��� zeigt die Ausdehnung einer Uni�ed�Atmosph�are f�ur einen typischen
O�Stern�� Die Atmosph�are beschreibt kontinuierlich alle Schichten zwischen hydro�
statisch� planparallelen Gebieten bis in die Dom�ane schnell str�omender Dichtefelder�
Miteingetragen sind die Entstehungstiefen wichtiger Kontinua� In Abbildung ��� wird
der geometrische Ort� an dem f�ur jede Frequenz die optische Tiefe �� � � erreicht
ist� sowohl f�ur alle Kontinua unseres Modelles A� als auch f�ur die wichtigsten Wasser�
sto"inien eines planparallelen Modelles mit den gleichen Sternparametern dargestellt�
F�ur die Linien wird dabei zuerst die Enstehungstiefe f�ur die Rosseland�Tiefe ermit�
telt und dann anhand Abbildung ��� in Radiuswerte umgerechnet� Die Abbildung ���
l�a
t erkennen� da
 das optisch d�unn Werden von Linienkernen in expandierenden At�
mosph�aren� erst bei einigen Sternradien zu erwarten ist�

II Geschwindigkeit� Dichte

Die verbesserte Theorie radiativ getriebener Winde �PPK� liefert eine w�ahrend der
Modellrechnung festgehaltene Dichte� und Geschwindigkeitsstruktur unserer Modellat�
mosph�arenrechnung� Hierbei geht man davon aus� da
 das Strahlungsmaximum von
O�Sternen im UV liegt� Die in diesem Spektralbereich zahlreich vorhandenen Metal�
linien sind verantwortlich f�ur die Winddynamik� Aus einer pr�adiagnostizierten Tem�
peraturschichtung �siehe Seite �	� zusammen mit vollst�andigen NLTE�Rechnungen�

f�ur die Bev�olkerung der den Linien zugrunde liegenden Energieniveaus� bestimmt die

���Puppis Modell A
 die Modellparameter dazu sind Tabelle ��� zu entnehmen�
�Pauldrach ����	a�
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II� GESCHWINDIGKEIT� DICHTE ��

PPK�Theorie daraus einen Satz von
�
force multiplier parameter k� �� 	��

M�t� � kt��
�

ne
����W �r�

��
�����

gLRad �
�

eL

��cr�

�
M�t�CF �����

gLRad� Strahlungsbeschleunigung durch Linien

t� verallgemeinerte optische Tiefe

t � 
e�vth�dv�dr�
�� ���
�

ne� Elektronendichte


e�� Thomson Streukoe zient

vth� thermische Geschwindigkeit der Protonen

L� Leuchtkraft

CF�
�
correction factor� f�ur den

�
�nite cone angle�

CF �
�

�� �

r�

R��

�� h

�
���

�
� � R�

�
r�
�
hR�

�
r�

������ �����

�

h
�

� ln�v�vth�

� ln�r�R��
�����

W �r�� Verd�unnungsfaktor

W �r� � ���

s
��� ���

�
R�
r

��
� ���	�

Diese
�
Windgr�o
en� parametrisieren im wesentlichen die Strahlungsbeschleunigung

gLRad durch Metallinien
�� Mit dieser Information wird anschlie
end die station�are Be�

wegungsgleichung �Euler� f�ur ein einkomponentiges Fluidum

v
�v

�r
� ��

�

�p

�r
� GM

r�
��� #� � gLRad �����

M � Sternmasse

G� Gravitationskonstante

p� �� lokaler Druck� lokale Dichte

v� lokale Geschwindigkeit

#� Verh�altnis von Strahlungs� zu Schwerebeschleunigung

r� Radius
�siehe dazu auch Abbott ������� Kudritzki et al� ������
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gel�ost�� Die resultierenden ortsabh�angigen Geschwindigkeits� und Dichtefelder unter�
liegen dann keiner

�
core�halo��Struktur mehr� sondern beschreiben �ubergangslos die

Sternatmosph�are von hydrostatischen� subsonischen bis zu hydrodynamischen� super�
sonischen Schichten� Einen Eindruck von dem Verlauf dieser Gr�o
en erh�alt man aus
Abbildung ��
� Hier wird die L�osung der Bewegungsgleichung f�ur dasselbe Modell wie
in Abbildung ��� gegen die optische Tiefenskala �Ross� dargestellt�
Neuere Arbeiten� auf dem Gebiet zeitabh�angiger� hydrodynamischer Windtheorie

zeigen� da
 die station�are L�osung aus der PPK�Theorie tats�achlich das zeitliche Mittel
nicht�station�arer L�osungen repr�asentiert� Das bedeutet f�ur die meisten

�
line � formati�

on� Probleme eine korrekte Behandlung im station�aren Bild�
Im Zusammenhang damit sei darauf verwiesen� da
 in planparallelen Modellat�

mosph�aren die Gleichung des hydrostatischen Gleichgewichtes� die anstelle von �����
gel�ost wird� explizit bei jedem Iterationsschritt zur L�osung der Gesamtheit der an�
genommenen N�aherungen mitgerechnet wird� Dies ist in unserem Fall zun�achst nicht
opportun� da sonst die aufwendige Bestimmung der

�
force multiplier parameter� aus

�uber ������ Linien immer als Zwischenrechnung betrachtet werden m�u
te� Diese N�ahe�
rung ist aber weniger kritisch� als es zun�achst scheinen mag�
Wie Pauldrach et al� ����	� zeigten� liegt die m�ogliche Fehlerquelle darin� da
 eine

ge�anderte Temperaturschichtung zu etwas anderen Werten der
�
force multiplier pa�

rameter� f�uhren� also die Dynamik etwas ver�andern k�onnte� Da bis zu dieser Arbeit
keine M�oglichkeit bestand� die Temperatur konsistent mitzul�osen� mu
te aus Beob�
achtungen �frei�frei Strahlung im Radiobereich� Lamers et al� ������� zusammen mit
Plausibilit�atsbetrachtungen der resultierenden Ionisationsverh�altnisse� eine deduzierte
Temperaturschichtung verwendet werden� Wie sp�ater best�atigt wird� ist der hierbei
begangene Fehler gl�ucklicherweise gering einzusch�atzen�

III Temperatur

Der Verlauf der Temperaturschichtung in einer Sternatmoph�are entzieht sich der direk�
ten Beobachtung� Von der Temperatur l�a
t sich zudem nur sprechen� wenn alle atoma�
ren Komponenten an einem W�armebad teilhaben� Dies ist nur dann gew�ahrt� wenn es
Prozesse gibt� die schnell gegen�uber Fluktuationen einen Gleichgewichtszustand her�
beif�uhren k�onnen� Wir unterscheiden �von innen nach au
en� folgende Bereiche�

Bereich �� LTE� tiefste Schichten� In gro
en optischen Tiefen sind Photo�
nen� Elektronen� Ionen und neutrale Atome Informationstr�ager der lokalen

�hierbei die durch reine Thomson�Streuung hervorgerufene Strahlungsbeschleunigung
 � � � be�
deutet das Erreichen des Eddington� limits �siehe auch Seite 	�

�Zur De�nition der Rosseland� schen Tiefenskala siehe Mihalas ���	��� Seite �	�
�Owocki et al� ������� Owocki et al� ����
�
�Pauldrach ����	a�
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Gegebenheiten� Hier haben
�
Strahlungstemperatur��

�
Elektronentempera�

tur� und
�
Temperatur der schweren Teilchen� �neutral� ionisiert� den selben

Wert� Die verbindenden Prozesse sind dabei Absorption und Emission des
lokalen Strahlungsfeldes und St�o
e der freien Elektronen�Wegen des lokalen
Charakters des Strahlungsfeldes gilt die N�aherung des LTE�

Bereich �� NLTE� Photosph�are� �Ubergangsschicht � Sobald f�ur einige Fre�
quenzen die geometrische freie Wegl�ange gr�o
er als der reziproke Absorp�
tionskoe zient wird� l�ost sich das Strahlungsfeld von der Mitwirkung am
W�armebad� F�ur Elektronen und Ionen in der typischen Region der opti�
schen Kontinuumsentstehung bedeutet dies die Wechselwirkung mit Pho�
tonen� die zu einer h�oheren Strahlungstemperatur geh�oren� Die Bedeu�
tung der Strahlungstemperatur verliert sich� sobald die Photonen keinem

�
pool� mehr angeh�oren� Wird dennoch dieser Begri� gebraucht� so ver�
gleicht man den Inhalt des Strahlungsfeldes mit der Elektronentempera�
tur seines Entstehungsortes� Ionen sind zusammen mit den Elektronen im
thermischen Gleichgewicht zu betrachten� solange Sto
�uberg�ange in aus�
reichendemMa
e Anregungsenergien verteilen� und haben deshalb dieselbe
Temperatur �Absch�atzung der Zeitskalen und E zienz der Sto
prozesse bei
Springmann ������� Seite ���� Wesentlich f�ur Bereich � ist� da
 bereits in
diesen tiefen Schichten wegen des intensiven nichtlokalen Strahlungsfeldes
Strahlungsprozesse f�ur Anregung und Ionisation wichtig sind� Signi�kante
Abweichungen vom LTE �NLTE� sind die Folge� Bis zum Schallpunkt gilt
noch ungef�ahr die hydrostatische Gleichung�

Bereich �� extremes NLTE� Windregion� Oberhalb des Schallpunktes be�
stimmt das Geschwindigkeitsfeld den Dichteverlauf� Mit dem Dichteabfall
im mittleren und �au
eren Windbereich veringern sich die Sto
prozesse er�
heblich� An� und Abregung gehen vorwiegend durch Strahlungs�uberg�ange
vonstatten� die

�
Gastemperatur� �kinetische Temperatur f�ur Elektronen

und Ionen� nimmt deutlich andere Werte an als die
�
Strahlungstempera�

tur�� Wir erreichen extremes NLTE�

Das nicht�abgeschlossene System der Sternatmosph�are enth�alt also verschiedene Tem�
peraturbegri�e� die gleichwertig nebeneinander stehen� In den Gleichungen unserer Mo�
dellatmosph�are �ndet die Elektronentemperatur �Energieverteilung der freien Elektro�
nen� als einzige Temperaturgr�o
e Eingang� Unsere Modelle beschreiben immer nur den
Radius�Bereich� innerhalb dessen von einer gemeinsamenElektronen�Ionen Temperatur
bez�uglich der Geschwindigkeitsverteilung ausgegangen werden kann� Zeitweilig werden
wir auch den Begri� der Strahlungstemperatur verwenden� aber nur� um das mit Hilfe
der Strahlungstransportgleichung berechnete Strahlungsfeld zu charakterisieren� Be�
setzungszahlen werden mit Hilfe von Ratengleichungen bestimmt� mitunter bezeichnet
der Begri� der Anregungstemperatur deren Verh�altnisse zueinander�



IV�
�
LINE BLANKETING� LINE BLOCKING� ��

III�A Flu�erhaltung

Entsprechend der Bereichsg�ultigkeit der verschiedenen Temperaturbegri�e� trennen
sich in einer realen Sternatmosph�are auch die physikalischen Nebenbedingungen� aus
denen Temperaturgleichungen abgeleitet werden k�onnen� Die Bedingung

�
Flu
erhal�

tung der transportierten Strahlung� durch die Sternatmosph�are bedeutet� da
 wir eine
Temperaturschichtung nur aus den Absorptions� und Emissionsprozessen des Strah�
lungsfeldes gewinnen� Der kinetische Energieinhalt des Plasmas wird hierbei vernachl�assigt�
F�ur Bereich � und � ist diese N�aherung gut� da die Kinematik des Gases zumeist noch
keine energetische Rolle spielt�

III�B Gasdynamische Energiegleichungen

Durch die Abkoppelung des Strahlungsfeldes im Bereich 
 vom lokalen Energiebegri�
�Elektronentemperatur� werden eventuell gasdynamische Prozesse relevant� Durch die
Expansion des str�omenden Gases� das Arbeit gegen das Gravitationsfeld verrichtet
�abh�angig vom Grad der Abkoppelung�� k�uhlt das Plasma zus�atzlich
� Dynamische In�
stabilit�aten k�onnen zu Schocks f�uhren �hier nicht ber�ucksichtigt� in denen extremen
Temperaturspitzen zu erwarten sind�	� Desweiteren zeigt eine neuere Arbeit��� da
 bei
Sternen mit niedriger Massenverlustrate die Annahme mehrkomponentiger Medien zu
selektiver Teilchenbeschleunigung und daraus resultierenden Heizmechanismen �Rei�
bungsdissipation� f�uhrt� In unseren Modellen untersuchten wir nur den zus�atzlichen
Ein�u
 des Gasexpansionsterms in der Energiegleichung� die Reibungsdissipation wur�
de nicht ber�ucksichtigt�

IV
�
line blanketing� line blocking�

Bei O�Sternen beobachtet man im ultravioletten Spektralbereich dicht liegende
�
Lini�

enw�alder�� mit zum Teil erheblich reduziertem Strahlungsfeld� Je nach dem geometri�
schen Ort dieses E�ektes unterscheidet der Sprachgebrauch zwischen

�
line blocking�

und
�
wind blocking�� obwohl beide Namen denselben physikalischen Sachverhalt be�

zeichnen� Die zur�uckgestreuten Photonen m�ussen wegen der Flu
erhaltung in anderen
Frequenzbereichen emittiert werden� Die Auswirkung auf die Atmosph�are sind

�
back�

warming��� und ver�anderte Strahlungstemperaturen nicht nur im
�
blocking� Bereich�

Diese beein�u
en wiederum die Linienformation in abh�angigen spektralen Bereichen

	siehe Seite ��
��Dazu ist aber die Einbeziehung der Energiegleichung in

�
Schock��Rechnungen notwendig� bis dato

gibt es dazu noch keine Ergebnisse
 siehe auch Owocki et al� ������
��Springmann ������
��zur�uckgestreute Photonen erh�ohen die Energiedichte des Strahlungsfeldes� und damit die lokale

Temperatur
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�z�B� h�angen die Metallabsorptionskanten f�ur 
 � ��� �A vom kontinuierlichen Strah�
lungsfeld f�ur 
 � ��� �A ab�� Erfolgreiche Ans�atze� das �line blocking� in planparallele
NLTE�Modellatmosph�arenrechnungen mit einzubeziehen� gibt es seit Anderson �������
indem Frequenzen mit �ahnlichem optischen Tiefenverhalten zu Packeten geschn�urt und
dann als ein Frequenzpunkt behandelt werden� Neuere Verfahren�� f�ur planparallele
Modellatmosph�aren von Kunze ������ und Werner und Heber ������ mit der Einbe�
ziehung gewisser Ionisationsstufen der wichtigsten �CNO� Metalle� sind ermutigende
Ans�atze f�ur dieses Problem� F�ur expandierende Atmosph�aren gibt es bis dato noch
keine L�osung� da die Linien nicht nur in der Photosph�are entstehen�
Erste Rechnungen zum

�
wind blanketing� von Abbott und Hummer ������ sind

deshalb auch nur f�ur den Teil des Windes ausgef�uhrt worden� in dem man von einem
optisch d�unnen Kontinuum ausgehen konnte� gerade das

�
metal line formation� Pro�

blem mit optisch dicken Ionisationskontinua ist mit diesen Methoden nicht gel�ost� Es
bleibt zu untersuchen� ob �ahnliche Methoden wie in Anderson ������� Kunze �������
Werner und Heber ������ oder die Simulation einer zus�atzlichen

�
�Kontinuums�� Opa�

zit�at� durch gemittelteWerte einer
�
line distribution function� Verbesserungen bringen

k�onnen�

V
�
line formation�

Die gleichzeitige Berechnung von Linienentstehung und Modellatmosph�are ist bis dato
f�ur expandierende Modelle nicht durchf�uhrbar��� Zwar werden in den Ratengleichungen
Linienanteile in

�
Sobolev�Approximation� ber�ucksichtigt und beein�u
en somit den

Aufbau der Modellatmosph�are� andererseits wird das Strahlungsfeld ohne die Ber�uck�
sichtigung des Linien�uberlappes und der Linienverbreiterung nur f�ur kontinuierliche
Frequenzen bestimmt� Die Ber�ucksichtigung dieser Punkte erfordert hingegen�

� eine sehr genaue frequentielleAu��osung undWiedergabe aller Linien� resultierend
in einer sehr hohen Anzahl�� von Frequenzst�utzstellen�

� detailliertere Atommodelle zur Beschreibung der subniveaus�

� sowie eine korrekte Rechnung im mitbewegtem System�

Die Realisierung dieser Punkte �ubersteigt sowohl im Rechenzeitbedarf als auch in der
Speicherplatzanforderung bei weitem die M�oglichkeiten unserer Modellatmosph�aren�
rechnung� Die im beobachteten Spektrum erscheinenden Linien m�ussen daher konzep�
tionell getrennt von der Modellatmosph�are berechnet werden�

��Einf�uhrung von
�
approximativen Lambda Operatoren�

��siehe dazu auch Puls ����
�
��ca� 	




� siehe Puls ����
�



V�
�
LINE FORMATION� ��

Zusammenfassend l�a
t sich sagen� da
 unser im folgenden in Form von Gleichungen
vorgestellter Ansatz den Versuch darstellt� ausgedehnte Sternatmosph�aren ohne

�
core�

halo� Struktur erstmals detailliert zu beschreiben� wobei die N�aherung einer festgehal�
tenen Dichte� und Geschwindigkeitsschichtung beschritten wird� Wie in den n�achsten
Abschnitten gezeigt wird� stellen Modellatmosph�aren mit diesem Grundger�ust ein viel�
versprechendes Werkzeug f�ur die Spektralanalyse hei
er Sterne dar�
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Kapitel �

Die Theorie der
�
Uni�ed Model

Atmospheres�

Im Folgenden sollen die Gleichungen der Modellatmosph�are n�aher beleuchtet werden�
�Ahnlich wie in den

�
klassischen� Modellatmosph�aren in planparalleler Geometrie be�

trachten wir dazu einen diskreten Satz von Strahlungsfeldgr�o
en �zur Beschreibung
der kontinuierlichen Energieverteilung�� zusammen mit der Temperatur und den Be�
setzungszahlen f�ur die wichtigsten Elemente �bez�uglich der Opazit�aten�� Jede dieser
Gr�o
en wird in dem unten aufgef�uhrten numerischen Verfahren repr�asentiert durch
eine konstituierende Gleichung�

I Strahlungstransport

F�ur die mittlere Intensit�at J� bem�uhen wir eine Di�erentialgleichung ��ter Ordnung
f�ur den Strahlungstransport in sph�arisch symmetrischer Geometrie��
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�� dk � �
����

d� �
�

k ���
d� �

�
k � �
���

Jk� ��tes Moment der spezi�schen Intensit�at Ik�

fk� Eddington�faktor zwischen dem ��ten Kk und

dem ��ten Moment Jk von Ik�

fk �
Kk

Jk
�
�
�

Sk� Quellfunktion

qk� Sph�arizit�atsfaktor

dqk
dr
�

qk
r
$
�
fk � ��

fk
� �% �
���

�dk � �dk��
d das Verh�altnis von Opazit�at

zu lokaler Dichte bei der Massens�aulendichte md

Die Eddington�faktoren f�� sowie die Sph�arizit�atsfaktoren q� werden bei der L�osung
von �
��� konstant gehalten und in einer sogenannten

�
formalen L�osung� bestimmt�

Dort wird die ben�otigte Winkelinformation durch L�osung des Strahlungstransportes in
p � z Geometrie erhalten �siehe Seite 
	��

Randbedingungen

Die Randbedingungen des Strahlungstransportes werden so gew�ahlt� da
 am inneren
Rand die Di�usionsapproximation gilt und gleichzeitig der richtige Flu
 eingestrahlt
wird�

�fkqkr��NDJND
k � �fkqkr��ND��JND��

k

��
ND� �

�
k

� r�ND�gink J
ND
k � �

�B
ND
k �

�r
�ND

�ND
k

�Bk

�T

�����
ND

H �P
k��

�
�
BND
k� � gink� J

ND
k� �wk�P

k� ���
ND
k� ��Bk���T �NDwk�

� � �
���

gink � Eddington�faktor am inneren Rand

gink �

R �
	 ��I

�
k � I�k �d�R �

	 Ik�d�
�
�	�

I�k � I
�
k � spezi�sche Intensit�at f�ur � � � bzw � � �

�Momente bez�uglich der Winkelintegration
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H� Frequenzintegrierter Flu


Bk� Planckfunktion

wk� Gewichte f�ur die Frequenzintegration

Am �au
eren Rand wird angenommen� da
 die Intensit�at� in Einfallsrichtung pro�
portional zur Quellfunktion an diesem Rand mal einem exponentiellen Abklingen mit
der optischen Tiefe nach au
en hin verl�auft� Diese Information steckt in goutk und wird
in der formalen L�osung berechnet�

�fkqkr���J�
k � �fkqkr���J�

k

��
���
k

� �r�goutk �
�J�

k � �
��r

��qk��J
�
k � S�

k� � � �
���

goutk � Eddington�faktor am �au
eren Rand

goutk �
Hk

Jk
�
���

zwischen dem ��ten Hk und dem ��ten Moment Jk von Ik�

Die beiden Randbedingungen sind bis zur ��ten Ordnung in �� Taylor�entwickelt�
um eine gute Tiefenkopplung zu gew�ahrleisten�

II Statistische Gleichungen

Im Gegensatz zu Atmosph�arenmodellen� in denen die Anregung der Energieniveaus
dem lokalen thermodynamischen Gleichgewicht �LTE� gehorcht und sich daher aus
Boltzmann� und Sahaformeln errechnet� verwenden wir zur Beschreibung statistische
Bilanzgleichungen� Die Be� und Entv�olkerung der einzelnen Zust�ande wird dabei durch
�Ubergangsraten bestimmt� welche nur im zeitlichen Mittel als konstant angenommen
werden� Diese �NLTE� Bilanzen �Gleichung 
��� werden f�ur das Uni�ed�Standardmodell
nur f�ur die wichtigsten unteren Niveaus von Wassersto� �n � �� � � � � �� und Heli�
um �wassersto��ahnliches He I� n � �� � � � � �� He II� n � �� � � � � ��� bestimmt� h�ohere
Quantenzahlen werden in der LTE�N�aherung behandelt� Sowohl die Auswahl der Ele�
mente wie auch die Anzahl der NLTE� und LTE�Niveaus ist damit genauso wie im
pp�Standardmodell�

Im Uni�ed�Metallmodell ist hingegen die Behandlung aller wesentlicher Elemente
und Ionisationsstufen von Wassersto� bis Zink enthalten� Das hei
t im Speziellen die
Mitnahme von �	 Elementen �von 
� m�oglichen� in �

 Ionsationsstufen� bei ca� ����
NLTE�Niveaus und ����� Strahlungs�uberg�angen zwischen gebundenen Zust�anden� Die
Realisierung dieser atomaren Struktur �atomare Daten� Level�Struktur� Bezeichnun�
gen� geschieht in enger Anlehnung an die Arbeit von Pauldrach �����a�� Die station�aren

�� ist der �ubliche Richtungscosinus eines radialen Strahles
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Ratengleichungen f�ur jedes Ion haben im Prinzip die folgende Struktur�

ni
X
i��j

Pij �
X
i��j

njPij � � �
���

i� j � �� � � � �NLEV

ni� Besetzungszahl im i�ten Niveau

Pij � Cij �Rij �
����

Cij� Sto
raten

Rij� Strahlungsraten

Die �Ubergangsraten setzen sich aus Sto
raten Cij und Strahlungsraten Rij zwischen
gebunden�gebunden und gebunden�frei Niveaus zusammen�Dabei werden nur Elektron�
Ion St�o
e ber�ucksichtigt� da wegen der geringen Elektronenmasse deren thermische
Geschwindigkeit und damit die Sto
frequenz mit Elektronen wesentlich h�oher ist� als
die zwischen ionisierten Teilchen� Die Sto
raten Cij im Uni�ed�Standardmodell werden
analog zu Kudritzki ����	�� Kudritzki und Simon ������ berechnet�
Die Sto
anregung zwischen erlaubten �Uberg�angen berechnen wir in den Uni�ed�

Metallmodellen durch die
�
van Regemorter Formel��� F�ur verbotene �Uberg�ange wer�

den die Gleichungen ������ aus Pauldrach �����a� ben�utzt� Die Diskussion �uber die
Genauigkeit dieser Annahmen ist ebenso dieser Arbeit zu entnehmen�
Die Berechnung der Strahlungsraten f�ur gebunden�frei �Uberg�ange geschieht un�

ter Einbeziehung der beschleunigten Lambda�iteration �
�
accelerated lambda iteration�

ALI� � aus Werner und Husfeld ������ f�ur die Beschreibung des kontinuierlichen Strah�
lungsfeldes�

J l� � J l��� � &��Sl
� � Sl��

� � �
����

J l� � S
l
�� mittlere spez� Intensit�at� bzw� Quellfunktion der l�ten Iteration

&�� gen�aherter Lambda�Operator des Strahlungstransportes

Im Uni�ed�Standardmodell verwenden wir diese
�
ALI�Form� �
���� f�ur die Be�

rechnung von Photoionisations�� bzw� Rekombinationsraten aller betrachteten Niveaus�
Die Photoionisationsquerschnitte entsprechen exakt dem pp�Standardmodell �H���
��
Gingerich ���	��� HeI���� Hunger und v�Blerkom ���	��� HeI������ Gingerich ���	���
HeII���
�� Hunger und v�Blerkom ���	����
F�ur das Uni�ed�Metallmodell gehen wir genauso vor wie in Pauldrach �����a� und

approximieren die Photoionisationsquerschnitte durch die
�
Seaton�Formel�


ic � �t��
�
�

�t

��s
� ��� ��

�
�

�t

��s��
� �
����

mit den Schwellenwerten�t nach Gould ������� Abweichend zu der Arbeit von Pauldrach
�����a�� n�ahern wir die Parameter � und s nur f�ur Elemente schwerer als Helium global

�wegen der universellen Einsetzbarkeit f�ur alle Atomspezii und Ionisationsstufen
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mit � � � � s � �� F�ur Wassersto� und Helium werden individuelle Schwellenwerte �t
und Parameter s� � wie in Berger ������ verwendet� Die

�
ALI�Form� ist hier auch nur

f�ur die Grundzust�ande der jeweiligen Ionisationsstufe in Gebrauch� F�ur alle restlichen
Niveaus entf�allt diese

�
Beschleunigung��� Die gebunden�frei Rekombinationsraten Rci

und die zugeh�origen Ionisationsraten Ric werden somit folgenderma
en berechnet�

Rci � ���
ni
n�
��
Z �

��


ic
h�

�h��

c�
e
�

h�
kT

�&��
Sl��
� � Sl��

�

Sl��
�

�d�

� ���
ni
n�
��
Z �

��


ic
h�
�J l��� �

�h��

c�
�e
�

h�
kT

�d� �
��
�

Ric � ��
Z �

��


ic
h�

J l��� d�


ic� Absorptionsquerschnitte

� ni
n�
��� LTE Besetzungszahlenverh�altnis

n�� Grundzustand der n�achst h�oheren Ionisationsstufe

Dabei ber�ucksichtigen wir die Formulierung von Pauldrach und Herrero ������ f�ur
die Iteration mit Hilfe

�
alter� Quellfunktionen Sl

� � F�ur den gen�aherten Lambda�Operator
&� wird im Uni�ed�Standardmodell bis zu einer gewissen Iterationszahl �abh�angig
von Sterntyp und Konvergenzverhalten� die Form von Hamann ����	�� Pauldrach
�����a� gew�ahlt� F�ur h�ohere Iterationszahlen �ndet dann die Olson et al� ����	� Formu�
lierung �

�
OAB�Operator�� Verwendung� Im Uni�ed� Metallmodell wird hingegen f�ur

die Berechnung der Ratenintegrale nur die Hamann ����	� Form ben�utzt� Der Grund
hierf�ur liegt darin� da
 f�ur die Olson et al� ����	� Formulierung zu jedem Strahlungsfeld
der gen�aherte Lambdaoperator automatisch� schon gegeben ist� Beim Start einer Mo�
dellrechnung sind in der Regel Besetzungszahlen und Strahlungsfeld noch weit von der
gesuchten L�osung entfernt� dementsprechend falsch wird der �unver�anderbare� Wert
des

�
OAB�� Operators f�ur solche Startwerte� Liegen die Werte von Strahlungsfeld und

Besetzungszahlen hingegen schon in gewisser N�ahe zur sp�ateren L�osung� so wird mit
der Olson et al� ����	� Formulierung bekanntlich der Weg der schnellsten Konvergenz
eingeschlagen� Die Formulierung des gen�aherten Lambdaoperators &� � � � e���� in
der Hamann ����	� Form� l�a
t hingegen durch die freie Wahl des �� Parameters� zu�
da
 die

�
Beschleunigung� in �
��
� am Anfang ged�ampft appliziert wird� zusammen

mit dem Iterationsschema aus Pauldrach und Herrero ������ erhalten wir dann meist
ein stabiles Konvergenzverhalten�

���ter Term der rechten Seite von Rci
�aus dem Strahlungstransport
�zu � siehe Hamann ������
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Die Strahlungsraten werden zudem durch die Geschwindigkeitsfelder beein�u
t�
Durch die Dopplerverschiebung ist eigentlich eine korrekte Rechnung im mitbewegtem
System �comoving frame� n�otig�

� Wegen der relativ niedrigen stellaren Windgeschwindigkeiten f�ur die von uns
untersuchten O�Sterne�� vernachl�assigen wir die Behandlung der Kontinuumsfre�
quenzen im comoving frame und berechnen Ratenintegrale und Strahlungstrans�
port im Ruhesystem� Der hierdurch verursachte Fehler l�a
t sich f�ur die gebunden�
frei Ratenintegrale folgenderma
en absch�atzen�

Ric � ��
R�
��

�ic
h�
J� d�


ic � const � ���
J� � B� � f�r�Funktion des Radius� Wienscher Bereich
� �Absch�atzung durch die Kantenfrequenz �	�

Das Verh�altnis Ric

R
�
ic

von
�
unverschobenen� zu

�
verschobenen�

Raten wird dann�
Ric

R
�
ic

� �

��� v�

c
�
 v�

c
���
e�

h��
kT

v�
c

Dies bedeutet bei typischen Werten von T� 
���� K einen Integrationsfehler
von maximal ��! im �au
ersten Windbereich �He II Kante� extremster Fall�� Ein
solcher Fehler tritt aber tats�achlich nur auf� wenn dort die betre�ende Absorpti�
onskante optisch d�unn und gleichzeitig die Rekombinationsrate vernachl�assigbar
ist� weil dann f�alschlicherweise mit dem nicht verschobenen Strahlungsfeld des
photosph�arischen Bereichs gerechnet wird� Im realen Fall �der He II Entstehung�
partizipiert das lokale� nicht verschobene Strahlungsfeld immer zu gleichen Teilen
sowohl an Ionisation als auch an Rekombination mit kleinem Fehler�

� Generell nicht zu vernachl�assigen ist die Dopplerverschiebung in den Linien�
Hier ber�ucksichtigen wir das Geschwindigkeitsfeld durch die Formulierung der
Linienentstehung in Sobolev�Theorie� Die Strahlung in der Linie wird dabei
durch die pro�lgewichtete� winkelgemittelte� frequenz � integrierte Intensit�at 'Jij
dargestellt
�

'Jij � ��� ��Sij � �cIc �
����

i� j� unteres und oberes Niveau der betre�enden Linie�

die Linienquellfunktion�

Sij �
njAij

niBij�njBji
�
����

�typische v� liegen bei ungef�ahr �


kms �
��

�
� v

c
� 
���

	siehe Castor ���	
�
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Aij� Bij� Bji� Einsteinkoe zienten�

sowie die
�
escape probabilities��

� �
Z �

	

� � e��S

�S
d�

�c �
Z �

�c

� � e��S

��S
d� �
��	�

�S� optische Sobolev�Tiefe

�S �
hcr �niBij � njBji�

��v ��� $	 lnv
	 ln r � �% � ��

�
����

Ic� ortsunabh�angige Core�Einstrahlung

Falls die Wechselwirkung der Atome mit dem Strahlungsfeld im Wind in �ortlich
eng begrenzten Sobolev�Zonen abl�auft� ist diese Approximation der korrek�
ten

�
comoving frame��	 Methode gleichwertig� Wie Sellmaier ������ zeigt� ist

die st�arkste Abweichung der Sobolev�Approximation gegen�uber dem
�
como�

ving frame� f�ur unsere Objekte im Bereich um den sonischen Punktes zu suchen�
Dort �ndet eine �Ubersch�atzung der Linienintensit�at statt� die wir wegen der
einfacheren numerischen Implementierung �und des erheblich geringeren Zeitver�
brauchs� in Kauf nehmen� F�ur die tats�achliche Form der Linienpro�le werden
ferner im Anschlu
 an diese Modellatmosph�arenrechnung

�
line�formation� Rech�

nungen im
�
comoving�frame� angefertigt��� die Rechnungen dazu zeigen�� die

gute �Ubereinstimmung im Verlauf der Besetzungszahlen zwischen diesen ver�
schiedenen Ans�atzen�

Die Erfahrung zeigt� da
 f�ur die von uns untersuchtenObjekte das Ionisationskon�
tinuum langwellig der He II�Kante immer optisch d�unn ist und die Verwendung
von Gleichung �
���� daher gerechtfertigt ist� Die gebunden�gebunden Anteile der
Strahlungsraten lauten dann�

i � j

Rij � Bij
'Jij

Rji � Aji �Bji
'Jij

bzw�

i � j

��siehe Mihalas ���	��� Seite ����
��A�F� Gabler ������
��siehe Gabler et al� ������
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Rij � Aij �Bij
'Jji

Rji � Bji
'Jji �
����

Die statistischen Gleichungen werden f�ur jeden Tiefenpunkt und alle NLTE Level der
betrachteten Atomspezii gel�ost� wobei die jeweils redundante Gleichung f�ur das oberste
Level �Grundzustand der n�achsth�oheren Ionisationsstufe� durch eine Gleichung f�ur die
Teilchenzahlerhaltung ersetzt wird�

III Ladungserhaltung

Die Forderung nach Erhalt der elektrischen Neutralit�at bedingt� da
 die Anzahl der
freien Elektronen sich aus den Ionisationsverh�altnissen ermittelt�

ne �
X
K

X
r

��r � ��X
i

nK
r
i� �
����

ne� Elektronenbesetzungszahl

K� Elemente

r� Ionisationsstufen

i� Niveaus

Eine eingehende Diskussion zur
�
Quasi�Neutralit�at� im station�aren Fall auch bei mehr�

komponentigen Plasmen �ndet man bei Springmann ������� Absatz xx���

IV NLTE�Temperatur

F�ur die Uni�ed�Modelle verlangen wir im gesamten Bereich die Erhaltung der einge�
strahlten Leuchtkraft� Die Bedingung f�ur L�r� � const� resultiert aus der Quellenfrei�
heit des frequenzintegrierten Flu
es H�

divH � � �
����

und l�a
t sich mit Hilfe der Stahlungstransportgleichung ��ter Ordnung�� in der Form
einer Energiebilanz zwischen absorbierter und emittierter Strahlungsenergie schreiben�

Z �

	
���J� � ���d� � � �
����

In den Opazit�aten �� und Emissivit�aten �� werden gebunden�frei� gebunden�gebunden
und frei�frei Anteile berechnet� Die diskretisierte Form des Strahlungsgleichgewichtes

��siehe Mihalas ���	��� Seite ��
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teilt sich dann auf in�

X
k�
��ck�J

c
k� � �ck��wk�

�
X
l
u

h�ul
��
�Blu�nl � gl

gu
nu��cIc � �Aulnu�

�
Z �

	
�c��J� � J c��d� � � �
����

Der erste Term beschreibt den kontinuierlichen Anteil am Strahlungsgleichgewicht� Die
inkorrekte Behandlung der Kanten �Verschiebung nicht ber�ucksichtigt� kann hier mit
besserem Argument vernachl�assigt werden als bei der Ratenintegration� Der Grund
ist� da
 bei der Ratenintegration der Fehler zus�atzlich durch die Integrationsgrenze
beschr�ankt wird� hier aber nur noch durch den Integranden�
Die Linienbeitr�age sind in

�
Sobolev�Form� entwickelt ���ter Term�� Eigentlich

sollten diese auch im
�
comoving frame� behandelt werden� Da
 wir auch hier den

einfacheren Weg gew�ahlt haben hat zwei Gr�unde�

� Diese N�aherung ist f�ur den �Uberschallbereich gut� in dem die meisten Linienkerne
entstehen�

� F�ur den Unterschallbereich sind die
�
escaspe probabilities� so klein� da
 der Li�

nienanteil vernachl�assigbar wird gegen�uber den Kontinua�

Da man im �Ubergangsbereich zwischen diesen Grenzen die Linienquellfunktion durch
die
�
Sobolev�Theorie� �ubersch�atzt��� wird der Term proportional zur mittleren In�

tensit�at �Heizterm� um dieselbe Gr�o
enordnung �uberbewertet�
Die Abweichung des tats�achlichen Strahlungsfeldes �

�
line blocking� siehe Seite ���

vom approximierten �dritter Term in 
���� m�u
te korrekterweise mit einbezogen wer�
den� Durch die konzeptionelle Trennung unserer Modellatmosph�arenrechnung vom Li�
nientransport ist das mit unseren Techniken nicht m�oglich���
Diese Bilanzgleichung �
���� gew�ahrt zun�achst nur die Konstanz der Leuchtkraft�

macht aber keine Aussage �uber deren tats�achlichen Wert� Darum wurde in eine der
Randbedingungen des Strahlungstransportes �
��� die Information �uber die momentane
Abweichung vom Soll�u
 �aus der Leuchtkraft� mit einbezogen�
Speziell f�ur die Untersuchung der K�uhlung durch Expansion gegen das Schwerefeld

wird zus�atzlich die NLTE�Temperatur aus einer �unvollst�andigen� Gasenergiegleichung
bestimmt� Dazu werden die Terme der Gasexpansion ���ter HS der Thermodynamik�
Gleichungen der Gasdynamik� kombiniertmit dem Strahlungsgleichgewicht als W�arme�
term� Ist letzterer klein� so handelt es sich um einen

�
quasi�adiabatischen� Prozess�

��im Vergleich zur korrekten
�
comoving frame� Rechnung� siehe Sellmaier ������

��vergl� hierzu die Diskussion bei Hillier ����	a�� Appendix
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Umden Energietransfer durch die Gasexpansion des Plasmas zu beschreiben� bem�uhen
wir den ��ten Hauptsatz der Thermodynamik���

de� pd����� � dq �
��
�

Die Gasenergiegleichung entsteht daraus durch die Berechnung des totalen Di�erentials
nach der Zeit���

�
De

Dt
� p��

D�����

Dt
� � �

D�q�

Dt
�
����

Beachtet man� da
 mit Hilfe der Kontinuit�atsgleichung ��D
����
Dt
� � ���v der Arbeitsterm

umgeformt wird in p ���v� so l�a
t sich dieser schreiben als�

p ���v � a�s�v

�
�

r
�
�lnv

�r



�
����

F�ur die Schallgeschwindigkeit as eines einkomponentigen Fluidums gilt�

a�s �
p

�
�

kT �r�

�mp
�
��	�

mit der mittleren Masse pro Elektron � und der Protonmasse mp� Zieht man die
Beziehung�� e � p�$��� � ��% f�ur ein ideales Gas mit dem Adiabatenexponenten �
zu Rate� so formt sich das totale Di�erential der inneren Energie um in�
�

�
De
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�

�v
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��p���

�r
�
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�
�T �r�

�r
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����

Die gesamte Energiegleichung lautet dann�
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Die rechte Seite von �
���� ergibt sich aus dem negativen�	Wert des Ausdrucks auf der
linken Seite von Gleichung �
���� mal ���
Gleichung �
���� sagt aus� da
 die �Anderung der inneren Energie nur vom Tempera�

turgradienten abh�angt� und die geleistete Arbeit proportional zur lokalen Temperatur
ist� Die rechte Seite von �
���� wird durch die Senken und Quellen des Strahlungsfeldes
bestimmt� Solange die rechte Seite verschwindet��� kann das Randwertproblem durch

��pro Einheitsmasse
��multipliziert mit �
��Mihalas ���	��� Seite ��

�	die Divergenz hat nur die radiale Komponente
��weil vom Gas aus betrachtete Energiebilanz
��bei unseren Beispielen ist dies nicht der Fall
 siehe Seite ��
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Integration gel�ost werden� Ansonsten bestimmt eben die extrem nichtlineare Tempe�
raturabh�angigkeit von �D�q��Dt den Verlauf der L�osung�
Im inneren Teil �Photosph�are� sind die Gasenergieterme in der Regel noch klein

gegen�uber dem Strahlungsterm� Ab welchem Radiuspunkt die Gasenergieterme dann
entscheidend zur Temperaturschichtung beitragen� ist von Stern zu Stern verschieden
und kann nur am speziellen Objekt diskutiert werden���

��siehe Seite ��
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Kapitel 	

L�osungsverfahren

Um zu einer konsistenten Modellatmosph�are zu gelangen� diskretisieren wir die physika�
lischen Nebenbedingungen� Prinzipiell wurden zwei verschiedene L�osungsalgorithmen
zur Bestimmung der vorangegangenen Gleichungen entwickelt�

I Vollst�andige Linearisierung � complete lineariza�

tion ���

Die Unbekannten z � �J�� � � � � JNF � T� ne� nK
r
i� des Gleichungssystems f�

z f�
J�� � � � � JNF mit� Intensit�at f�ur NF Frequenzst�utzstellen� Strahlungstransport
T Strahlungsgleichgewicht� bzw� Gasenergiegleichung
ne Ladungserhaltung
nK
r
i Statistische Gleichungen� Teilchenzahlerhaltung

sind untereinander �Ratenintegrale� Strahlungsgleichgewicht� extrem nicht�linear ge�
koppelt� Um zu einer L�osung zu gelangen� werden nach Auer und Mihalas ���	�� die
Ableitungen s�amtlicher Bedingungen nach allen zu ermittelnden Unbekannten berech�
net� Zusammen mit der Startl�osung z	 wird dann das lineare Taylor�System zur ��ten
Ordnung in 	z

f��z	� �
�f�
�z�

	z � � �����

nach 	z aufgel�ost und die verbesserte L�osung

z� � z	 � 	z �����

als neue Startl�osung genommen �Newton�Raphson Verfahren�� Die Tiefenkopplung
durch die Strahlungstransportgleichungen wird dabei durch das Schema von Feautrier


�
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���	�� beseitigt� Die iterative L�osung ist gefunden� sobald 	z eine Genauigkeitsschranke
unterschreitet� L�osungsalgorithmus ��� unterscheidet sich vom pp�Standardverfahren
nur durch die sph�arische Form des Strahlungstransportes und durch das Fehlen einer
hydrostatischen Gleichung�

II ALI�Linearisierung � partial linearization �	�

Die in den statistischen Gleichungen verwendete
�
ALI��Methode zur Ermittlung des

kontinuierlichen Strahlungsfeldes wird auf das gesamte L�osungsschema ausgeweitet�
Da die Kenntnis von J� bereits durch ein �

altes� J� �aus der Iteration l � � vorher
bestimmtes� und der momentanen Abweichung der Kontinuumsquellfunktionen �Glei�
chung 
���� gegeben ist� sind die Strahlungstransportgleichungen �uber��ussig� Durch
deren Elimination entfernt man auch die Tiefenkopplung des ansonsten� im Vergleich
zur vollst�andigen Linearisierung� identischen Gleichungsystems� Der ver�anderten Form
des Strahlungsfeldes tr�agt nun auch die Gleichung des Strahlungsgleichgewichtes Rech�
nung� Wir setzen �
���� in �
���� ein und erhaltenX

k�
��ck��J

l��
k� � &

��Sl
k� � Sl��

k� ��� �ck��wk�

�
X
l
u

h�ul
��
�Blu�nl � gl

gu
nu��cIc � �Aulnu� � � ���
�

mit einem ver�anderten Kontinuumsterm gegen�uber �
����� Die restlichen Unbekannten
z � �T� ne� nK
r
i� werden wiederum mit Newton�Raphson Iteration ermittelt�

III Formale L�osung

Genauso wie im planparallelem Fall� mu
 die Bestimmung der � w�ahrend des Li�
nearisierungsvorganges festgehaltenen � Eddington�Faktoren �fk� gink � g

out
k � in einem

zus�atzlichen Zwischenschritt � der formalen L�osung� geschehen� F�ur beide Algorith�
men werden dort auf jeden Fall Jk f�ur die ALI�Gleichung �
���� berechnet� Gen�ugen
im planparallelen Fall 
 Winkelstrahlen� um die winkelintegrierten Gr�o
en mit hin�
reichender Genauigkeit darzustellen� so ist im sph�arischen Fall� wegen der enormen
Aufweitung des Integrationsgebietes� ein wesentlich gr�o
erer Aufwand n�otig�
Der erg�anzende Strahlungstransport wird in p�z Geometrie �vergl� Mihalas �������

Seite ��
�� gel�ost� Hierzu ben�utzen wir die monochromatische Strahlungstransport�
gleichung f�ur die symmetrische Feautrier�Variable udk�

ud��k

��
d� �

�
k �� dk

� udk
�� dk

�
	 �

��
d� �

�
k

�
�

��
d� �

�
k



A� ud��k

��
d� �

�
k �� dk

� udk � Sd
k �����
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udk � udk�z� p� �
�
��I

�
k �z� p� � I�k �z� p�� �����

z�p� �
q
r� � p�

I�k � I
�
k spezi�sche Intensit�at

f�ur positive bzw negative z�Richtung

d� k Tiefen�� Frequenzindex und

die monochromatischen Tiefenschritte

��
d� �

�
k � ��

d� �
�

k �z� p� � �
�
��d��k � �dk��z

d�p�� zd���p��

��
d� �

�
k � ��

d� �
�

k �z� p� � �
���

d
k � �d��k ��zd���p�� zd�p��

�� dk �
�
����

d� �
�

k ���
d� �

�
k � ���	�

F�ur die Randbedingung Innen fordern wir Di�usionsn�aherung f�ur I�k mit Fallun�
terscheidung f�ur core und non�core Strahlen�

�uND
k � uND��

k �

��
ND� �

�
k

� �I�k � uND
k � � � �����

I�k � Bk � �
�Bk

��k

f�ur core Strahlen mit Di�usionsn�aherung f�ur I�k

�uND
k � uND��

k �

��
ND� �

�
k

� �
��S

ND
k � uND��

k ���
ND� �

�
k � � �����

f�ur non�core Strahlen �spiegelnde Randbedingung�

Am �au
eren Rand verlangen wir� da
 die einfallende Intensit�at proportional zu einer
exponentiell nach au
en abfallenden� Quellfunktion sein soll�

�u�k � u�k�

��
�
�
k

� ��


�S�

k � u�k� �
�

	
�S�

k � u�k����
�
�
k � �S�

k�� � e���
�
�
k �� u�k� � � �����

Diese Strahlungstransportgleichung ����� wird mit einem Schema� nach Rybicki
������ f�ur alle Frequenzen gel�ost� Mit Hilfe von udk integriert man direkt die in den

�mit der optischen Tiefe
�siehe auch Mihalas und Hummer ���	��
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Algorithmen ��� und ��� ben�otigten Gr�o
en�

Jdk �
�

rd

Z rd

	
udk�z� p�dz

Kd
k �

�

r� d

Z rd

	
udk�z� p�z

�dz

gink �
�

r�ND

R rND

	 uND
k �z� p�pdp

JND
k

goutk �
�
r� �

R r�
	 u�k�z� p�pdp

J�
k

IV Ablauf

Die Verwendung zweier getrennter L�osungsverfahren mag zun�achst verwunderlich er�
scheinen� Da der modernere Ansatz ��� durch die fehlende Tiefenkopplung und das
Beiseitelassen von NF Strahlungstransportgleichungen im L�osungsalgorithmus weitaus
kosteng�unstiger ist� w�are es w�unschenswert� nur diesen zu verwenden� Da
 nun sowohl
��� wie ��� ben�utzt werden� liegt am Konvergenzverhalten der Iterationsschritte� Die
Gleichung des Strahlungsgleichgewichtes �
���� ist bei vielen Modellen eine die Kon�
vergenz bremsende Einschr�ankung an das Gleichungssystem� Nicht nur durch die expo�
nentielle Abh�angigkeit der Restgr�o
en von der Temperatur ergeben die linearisierten
Gleichungen �multidimensionale Taylorentwicklung bis zur ��Ordnung� oft keine guten
N�aherungen ��Ubersch�atzung durch den Gradienten� f�ur den tats�achlichen� zun�achst
unbekannten Verlauf der L�osung� Starke Opazit�atskanten �z�B� He II�Kante ��� �A�
verst�arken dieses Verhalten� Das f�uhrt dazu� da
 bei Iterationsstart zun�achst die Kor�
rekturen 	z stark ged�ampft appliziert werden m�ussen� da sonst die momentane L�osung
schnell in eine divergente Asymptote einschwenken kann �ein �ahnliches Verhalten hat
man auch im pp�Standardmodell��

Die von mir gebrauchte M�oglichkeitsform deutet an� da
 die Frage�
�
Ist man in�

nerhalb oder au
erhalb des Konvergenzradius mit der derzeitigen L�osung (�� bei Be�
rechnung einer real existierenden Modellatmosph�are alles andere als klar zu entschei�
den ist� Alle modernen Iterationsverfahren �

�
conjugate gradient method� Ng�method�

Broyden�method�� verbessern nur die Konvergenzgeschwindigkeit� l�osen aber nicht die�
ses Grundproblem� Zu pr�ufen w�are allerdings� ob tri� oder pentadiagonale Verfahren�

f�ur unsere Modelle stabilere Konvergenzverhalten bewirken k�onnen�

�Hillier ����
�
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IV�A Graues Modell

F�ur die detaillierte Modellabfolge betrachten wir die verschiedenen Zwischenstufen ei�
ner Modellrechnung �Abbildung ����� Wir gehen zun�achst vom grauen Fall als Start�
n�aherung aus� um erste Besetzungszahlen und Temperaturwerte zu bekommen� Da im

�
Hydro�code� von Pauldrach ������ bis jetzt nur Thomson�Streuung als einzige Opa�
zit�at zusammen mit einer isothermen Temperaturschichtung �T �r� � Te� � eingesetzt
wird� um den Verlauf der Dichte� und Geschwindigkeit aus der station�aren Bewegungs�
gleichung zu berechnen� l�osen� wir unterhalb des Schallpunktes selbst die sph�arische�
hydrostatische Gleichung durch Integration� mit verbesserten Opazit�aten �b�f� f�f� f�ur
Wassersto� und Helium bei LTE Besetzungszahlen�� Gleichzeitig wird eine sph�arische�
graue Temperaturschichtung durch Iteration und Integration der

�
two�stream appro�

ximation� Lucy ������ bestimmt��

Abbildung ��� zeigt die verbesserte Situation f�ur dasselbe Modell wie in Abbil�
dung ���� Im innersten Teil �LTE�Dom�ane mit �Ross � ��� unserer Atmosph�are erhalten
wir auf dieseWeise dann schon die korrekte L�osung� sowohl f�ur die Temperatur� als auch
f�ur die Besetzungszahlen�� Abweichungen sind zu erwarten in den Bereichen� in denen
die NLTE�Temperatur andere Werte annimmt als die Graue� oder LTE�Temperatur�
Dieser Ein�u
 auf die Dichte� und Geschwindigkeitsschichtung wird vernachl�assigt und
jene von diesem Modellstadium aus festgehalten�

Im sph�arischen Fall ist der Sternradius ein weiterer freier Parameter� der Spektral�
analyse� Te� und log g sind im Gegensatz zu planparallelen Modellen keine Konstanten
der Atmosph�are� sondern tiefenabh�angig� da bei vorgegebener Leuchtkraft� die E�ek�
tivtemperatur Te�

� � r�� und die Schwerebeschleunigung g � r�� proportional zum
reziproken Quadrat des Radius sind� Werden dennoch Konstanten gebraucht� so ist der
geometrische Ort anzugeben� an denen diese gelten sollen� In unserem Fall bestimmt
die optische Thomson Tiefe �Thom � � diesen Ort� d�h� dort ist der Sternradius und
damit die weiteren Sternparameter de�niert�

Die sph�arische� graue Temperaturschichtung zeigt einen nach au
en hin stark ab�
fallenden Verlauf� Abh�angig vom n�achsten N�aherungsmodell �NLTE�C oder NLTE�
L�� wird dieser Temperaturwert f�ur die �au
eren Bereiche konstant �NLTE�C meist
T �r� � ��	 �Te� � NLTE�L ungef�ahr T �r� � ��� �Te� � gesetzt� um mit der Startn�aher�
ung f�ur die Temperatur nicht zu weit �Konvergenzradius�� vom erwarteten
 NLTE�C
oder NLTE�L Verlauf zu liegen� Die Rechnungen zeigen� da
 die Setzung des �au
eren
Temperaturverlaufs erheblichen Ein�u
 auf das Konvergenzverhalten im anschlie
en�

�im Gegensatz zur Arbeit R� Gabler ������
 dort wird die Dichte der hydrodynamischen L�osung
nicht ver�andert

�Stoer�Bulirsch�Verfahren
�vergl� dazu R� Gabler ������� Anhang A
�Mihalas ���	��� siehe Seite �� �
�oder equivalent dazu die Massenverlustrate
 siehe auch Abbott und Hummer ������
	Erfahrungswert
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"force multiplier" => Hydro-code
Dichte- und Geschwindigkeitsfeld

Integration der sphaerischen,
hydrostatischen Gleichung

Graues Modell
LTE Besetzungszahlen

bf,ff Opazitaeten
graue,sphaerische

Temperaturschichtung
Wasserstoff und Helium

�
�
�

�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������
�������

NLTE-C Modell
NLTE Besetungszahlen durch

Ratengleichungen
- radiativ (bf)

-collisional (bf,bb)
NLTE Temperaturschichtung

Wasserstoff und Helium

NLTE-L Modell
NLTE Besetzungszahlen durch

Ratengleichungen
-radiativ (bf,bb Sobolev )

-collisional (bf,bb)
NLTE Temperaturschichtung

Wasserstoff und Helium

LTE Modell
LTE Besetzungszahlen

bf,ff Opazitaeten
LTE Temperaturschichtung

Wasserstoff und Helium

NLTE-L, Metallmodell
NLTE Besetzungszahlen durch

Ratengleichungen
-radiativ (bf,bb Sobolev )

-collisional (bf,bb)
NLTE Temperaturschichtung

dielektr. Rekombination
Alle Elemente von Wasserstoff bis Zink

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

Abbildung ���� Zwischenschritte einer realen Modellrechnung f�ur Uni�ed�Modelle�
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den Zyklus hat�

IV�B NLTE�C Modell

In der Regel folgt auf das
�
Graue Modell� ein NLTE�C Modell �Kontinuumsmodell

ohne b�b Beitr�age� bei besonders schlechtemKonvergenzverhalten auch ein LTE Modell
im Strahlungsgleichgewicht�� Eine n�ahere Beschreibung der Eigenschaften und Physik
dieser Modelle ist in R� Gabler ����	� zu �nden� Erg�anzend ist zu bemerken� da

seitdem durch die Ver�anderung einiger Verfahrensweisen ein sehr viel stabilerer und

�
konvergenzfreudigerer� Iterationsablauf erreicht wurde� Im Speziellen wurden

� neue Kriterien zur Tiefendiskretisierung � 	�! der zur Verf�ugung stehenden
Punkte werden jetzt in dem Bereich zwischen ���� � �Thom � �� logarithmisch
�aquidistant verteilt � eingesetzt�

� die Formulierung der Ratenintegrale �Gleichung 
��
� neugestaltet�

� und L�osungsalgorithmen im Programm�code � Wechsel der periodischen � � �
Abfolge von formaler L�osung und Linearisierung auch f�ur NLTE�C Modelle �siehe
n�achster Abschnitt�� Einsatz von

�
ALI��Opeartoren etc� � ge�andert�

IV�C NLTE�L Modell� Uni�ed�Standardmodell

F�ur die
�
L��Eigenschaft werden alle Linienbeitr�age �Raten� Opazit�aten im Strahlungs�

gleichgewicht� in Sobolev�Formulierung implementiert� Es stellte sich heraus� da
 f�ur
diese Modelle ein ver�andertes Iterationsschema notwendig wird� Im pp�Standardverfahren
wechseln sich

�
formale L�osung� und

�
Linearisierung� im Verh�altnis � � � ab� In unseren

Modellen zeigt es sich jedoch� da
 vor einer Linearisierung� wiederholte Zyklen von
�
for�

maler L�osung� und
�
L�osung der Ratengleichungen� eingeschoben werden m�ussen�	 und

zwar so lange� bis sich Strahlungsfeld und Besetzungszahlen kaum mehr �andern� Die
hierbei zu erbringende Genauigkeit von �n�n � ������� ist n�otig� damit sich � sonst
gleichgro
e � Terme in den Linienanteilen �

�
line balancing�� mit umgekehrten Vorzei�

chen genau aufheben��� Die Rechnungen zeigen� da
 nicht die Gr�o
enordnung einzelner
Linien und Kontinua f�ur die Temperaturschichtung ausschlaggebend ist� sondern nur
ihre Gesamtbilanz im Strahlungsgleichgewicht und in den Ratengleichungen���

��

�
JN��Schritte


�
J� f�ur Strahlungsfeld �

�
N� f�ur Besetzungszahl Iteration

��dies ist ein tiefenabh�angiges Verhalten
 aus diesem Grund lassen sich die entsprechenden Teile
nicht analytisch k�urzen

��So ist z�B� Tabelle B�� zu entnehmen� da� im dortigen Beispiel im Tiefenpunkt log �Ross � ��	��
die He II Kontinuumsanteile schon dominieren� sich aber gegenseitig aufheben� so da� hier das Strah�
lungsgleichgewicht durch das H�Lyman�Kontinuum bestimmt wird�
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Die Bestimmung der Temperatur geht einher mit der Bildung der st�arksten Opa�
zit�atskanten� Sind diese schw�acher�� so stellt sich die L�osung in wenigen Iterations�
schritten�� ein� Im anderen Fall l�a
t das Rechenschema oft nur stark ged�ampfte Ver�
besserungen der momentanen L�osung zu� was in einer gro
en Anzahl an Iterationen
resultiert� In der Regel liegen die pro NLTE�L Modell ben�otigten Rechenzeiten zwischen

� ���� sec � �� Iterationszyklen mit jeweils �� JN�Schritten
� ����� sec� ��� Iterationszyklen mit max� �� JN�Schritten

auf einer CRAY YMP 

�
�

IV�D NLTE�L Modell� Uni�ed�Metallmodell

Nach umfangreichen Versuchen erwies es sich als g�unstig� den Einschlu
 der Metal�
linien als Unterprogramm in den bestehenden NLTE�L Modellcode zu implementie�
ren� Das zugeh�orige Programm wurde von A� Pauldrach zur Verf�ugung gestellt� Ent�
scheidende Teile unserer Behandlung der statistischen Gleichungen f�ur Metalle ver�
wenden somit die in Pauldrach �����a� beschriebenen Algorithmen� Die wesentlichen
Unterschiede ergeben sich in der Umgestaltung der Subroutinen auf variable Dimen�
sionierung bez�uglich aller diskreten Felder und der Korrektur der f�ur das urspr�ungli�
che

�
core�halo� Programm gemachten Approximationen� Der Anwendungsbereich um�

fa
t eben jetzt die gesamte Atmosph�are� so da
 z�B� garantiert werden mu
te� da

im thermalisierten Bereich auch wirklich LTE�Besetzungszahlen vorliegen� In unserem
code mu
 Flu
erhaltung gelten und die emergenten Fl�u
e werden selbstkonsistent wie�
der eingestrahlt��� F�ur den Strahlungstransport werden die gleichen Routinen wie im
Uni�ed�Standardmodell verwendet�
Da� wie schon Auer und Mihalas ���	�� zeigten� die Abkoppelung der Tempera�

turbestimmung vom Restproblem der Aufgabe nicht gerecht wird� wird der Rahmen
der vollst�andigen Linearisierung mit Einschr�ankungen beibehalten� Durch die positive
Erfahrung mit dem Konvergenzverhalten beim Uni�ed�Standardmodell mit Ber�uck�
sichtigung der Gasexpansion�� wird f�ur die Metallmodelle das gleiche Verfahren an�
gewandt� Die zus�atzlichen Metallbeitr�age �Kontinuum und Linien� werden einfach als
zus�atzlicher Energieterm in die sonst gleichbelassene Energiegleichung �
���� einge�
bracht� Der hierbei begangene Fehler im Sinne der vollst�andigen Linearisierung� liegt
in der Vernachl�assigung der

�
Querableitungen� der Metallbeitr�age � Ableitungen der

Ratenintegrale nach den Besetungszahlen und dem Strahlungsfeld� Ableitungen des
Metall�Strahlungstransportes nach den Wassersto��� Heliumbesetzungszahlen � 	f�

	z�

aus Gleichung ���� Im Konvergenzfall verschwinden jedoch diese Ableitungen�

��He II Grundzustandskante bei hei�eren �� 	



 K� Sternen
��hier funktionieren beide Algorithmen ��� und ��� gleicherma�en
��wichtig f�ur die

�
Linienbeleuchtung� in Sobolev�Theorie

��siehe Seite ��
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Die Methode ist erfolgreich� da das Strahlungsgleichgewicht auch in den Metall�
modellen im unteren Bereich der Atmosph�are durch Wassersto� und Helium bestimmt
wird und der abweichendeVerlauf um den sonischen Punkt nicht zu weit von der L�osung
des Uni�ed�Standardmodell liegt��� Im �au
eren Atmosph�arenteil ist das Strahlungsfeld
nur noch schwach an die lokalen Gegebenheiten gebunden�� und die Strahlungsgleich�
gewichtsforderung dominiert bei weitem die anderen

�
constraints� im Linearisierungs�

schema�
Ein wesentlicher Unterschied zu Pauldrach �����a� besteht nun auch im numeri�

schen Aufwand� Die Beschreibung der Besetzungszahlen f�ur die ganze Atmosph�are be�
deutet einen Wechsel von � auf �� diskrete Tiefenpunkte� Das gesamte L�osungsproblem
eines

�
Windmodells� der Arbeit Pauldrach �����a� ist jetzt nur noch der Zwischen�

schritt eines Iterationszyklus� Durch diese Erweiterungen ben�otigen die Modelle�
 bei
einer mittleren Iterationszahl�	 von �� etwa ����� sec auf dem Landesvektorrechner
der Bayerischen Akademie der Wissenschaften CRAY YMP 

�
�
Die auf diesem Gro
rechner geltenden Grenzen f�ur die Resourcenanforderung wer�

den in
�
job�Klassen� verwaltet und teilen sich in die Kategorien

� cpu time � ��� sec
� ��� sec � cpu time � ���� sec
� ���� sec � cpu time � ����� sec

ein� Es zeigte sich� da
 durch den gewachsenen Aufwand� die Berechnung eines Itera�
tionszyklus mit etwa ���� sec nur noch innerhalb der gr�o
ten Klasse h�atte statt�nden
k�onnen� was bis zu dreiw�ochige Wartezeiten pro 	 Iterationsschritte bedeutet h�atte���
Durch intensive Betreuung von Dr� E� Hahn �CRAY Incorporation� war es dennoch
m�oglich� Systemdienste �

�
checkpoint facility���� in Verbindung mit einer Umkon�gu�

ration der erlaubten Rechenzeitgrenzen pro
�
job�Klasse� durch das Rechenzentrum

so einzusetzten� da
 ein Rechnen in der mittleren Klasse m�oglich war� Dies senkte
die
�
turn around time� pro

�
job�� auf durchschnittlich 	 Stunden� Diese Spezialisie�

rung verbunden mit der Tatsache� da
 immer noch etwa ����� sec auf dem zum jetzi�
gen Zeitpunkt weltweit schnellsten

�
�oating point� Rechner ben�otigt werden� bedeutet

gleichzeitig� da
 vom Transfer auf einen anderen Rechner momentan abzuraten ist�

��so da� man durch einfache Iteration auch zum Ziel kommt
��gemeint ist� da� sich die Besetzungszahlen nach dem nichtlokalen Strahlungsfeld einstellen m�ussen

und keine R�uckkopplung entsteht
�	neben dem erh�ohten Speicherbedarf
��ein Zyklus umfa�t jetzt ca� �� JN�Schritte nur f�ur Wassersto� und Helium
 anschlie�end ca� �


JN�Schritte f�ur die Metalle und dann � Linearisierungsschritt
��tats�achlich ist f�ur die Durchf�uhrbarkeit einer numerischen Rechnung auf einer Gro�rechenanlage�

die mittlere Verweilzeit im Rechner die ausschlaggebende Gr�o�e
��d�h� Retten aller job�� Programm� und Dateiattribute bei Eintreten der Zeitkontrolle in eine Datei�

mit Wiederaufsetzen im nachfolgenden job
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F�ur die Metallmodelle gelten dieselben Genauigkeitskriterien bez�uglich der JN�
Schritte wie f�ur das Uni�ed�Standardmodell� So m�ussen die Terme� die zum Strahlungs�
gleichgewicht beitragen� ebenfalls bis zur �� Stelle genau sein� Innerhalb des Konver�
genzverhaltens ist zu beobachten� da
 f�ur den Temperaturverlauf um den Schallpunkt
die L�osung sich relativ schnell ����� Iterationen� einstellt�
Alle Teile zu den Programmpaketen �Grau� NLTE�C� NLTE�L� NLTE�L Metall�

sind als FORTRAN und C Programme auf den Gro
rechenanlagen CRAY YMP


�
 bzw� CDC CYBER ��� implementiert� Die Verwaltung der Job�Ketten� Aus�
wertesoftware f�ur die Modelle umfa
t dabei umfangreiche Programme� die speziell f�ur
die CDC CYBER ��� Rechner zugeschnitten sind�
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Ergebnisse

In diesem Abschnitt sollen die Eigenschaften unserer Uni�ed�Modelle an Hand einiger
ausgew�ahlter Beispiele vorgestellt werden� Wir untersuchen zun�achst zwei Vertreter
der O�Sterne� ��Puppis �O
f� und ��Sorpii �O���V��

I Modelle f�ur ��Puppis

Die Spektralklassi�kation dieses leuchtkr�aftigen� hei
en Sternes als Of�Stern deutet
an� da
 es sich um ein Objekt mit einem starken Sternwind handelt� In der Tat zeigt
��Puppis gleichzeitig wohl de�nierte Absorptionspro�le der wichtigsten Wassersto�
und Heliumlinien� als auch typische Windindikatoren wie H� und He II �	�	 in Emissi�
on�

Neben drei sehr detaillierten� optischen pp�Standardanalysen Kudritzki et al� ����
��
Bohannan et al� ����	�� Bohannan et al� ������� welche unabh�angig voneinander die
Sternparameter auf

Te� � �����K
log g � 
��
R� � ���

festlegen� gibt es eingehende Beobachtungen des UV�� und Radiobereiches� Au
er die�
sen fr�uheren Arbeiten existieren seit einiger Zeit� erfolgreiche Untersuchungen� die be�
obachteten Ionisationsverh�altnisse�� sowie dieWindendgeschwindigkeit v� � ����km)s�
die Massenverlustrate �M � 
�������M� durch radiativ getriebene Winde zu erkl�aren�
Aufbauend darauf� wollen wir anhand zweier Modellparameters�atze �siehe Tabelle ����

�Lamers und Morton ���	��� Hamman ����
�� frei�frei Strahlung im Radio� und Infrarotbereich�
Lamers et al� ������

�Pauldrach ����	a�� Pauldrach ����	b�� Puls ����	a�� Puls ����	b�
�Hamman ����
�

��
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Modell Te� log g R�R� �M�M�Jahr� v� km)s k � 	

A ����� 
�� ���� 
��	 � ���� ��
�� ���
� ����	 �����
B ����� 
�	 ���� ��� � ���� ����� ����
 ����� �����
C ����� ��� ���� ���� � ���� ��	�� ����� ����
 �����

Tabelle ���� Modellparameter f�ur ��Puppis�

die Unterschiede zum pp�Standardmodell herausarbeiten�
Die Motivation� neben den von Bohannan et al� ����	� und Kudritzki et al� ����
� ana�

lysierten Parametern �Modell A� noch einen zweiten Satz mit h�oherer E�ektivtempera�
tur und Schwerebeschleunigung �Modell B� zu verwenden� basiert auf der �Uberlegung�
da
 in der Arbeit von Bohannan et al� ����	� zus�atzlich zum pp�Standardmodell

�
wind

blanketing� durch eine ver�anderte Randbedingung im Strahlungstransport simuliert
wurde�� Wie die Autoren ausf�uhren� ist es f�ur Modelle ohne diese spezielle Annahme
n�otig� E�ektivtemperatur und Schwerebeschleunigung gleicherma
en zu erh�ohen� um
dann sowohl im UV eine �ahnliche Energieverteilung zu erhalten� wie auch die stra�
tegischen NLTE � Linien richtig zu �tten� Kudritzki et al� ����
� zeigten �dort Fig�
�a�b�� da
 f�ur H� in der Tat beide Parameters�atze befriedigende Resultate bez�uglich
der Schwerebeschleunigung liefern��
Bevor wir die beobachtbaren Aspekte zum Gegenstand unserer Untersuchung ma�

chen� wollen wir die � zwar nicht beobachtbaren� aber f�ur das Verst�andnis der Ent�
stehung von Linien und Kontinua n�otigen � Unterschiede des Uni�ed�Standardmodell
zum pp�Standardmodell aufzeigen� Die wohl gravierendste Di�erenz besteht� wie nicht
anders zu erwarten� im Verlauf der Dichte�
Abbildung ��� zeigt den exponentiellen Verlauf im pp�Standardmodell gegen�uber

dem nur quadratischen Abfall im Uni�ed�Standardmodell f�ur den Windbereich� Diesen
Verlauf versteht man� indem man f�ur das Uni�ed�Standardmodell n�aherungsweise ein
� � Geschwindigkeitsfeld� ben�utzt�

v�r� � v��� � �
r
��

Dann erh�alt man f�ur den �au
eren Teil aus der Kontinuit�atsgleichung

��r� �
�M

��r�R��v���� �
r
��

die Beziehung

� ln �

� ln �
�

�
�� �

r � �

�
� ln r

� ln �
�����

�die Albedo�Werte dort stammen aus Abbott und Hummer ������
�Zur Verwendung von Modell C siehe Seite �

�die Radien r sind im Folgenden in Einheiten von R�
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Mit dem gleichen Geschwindigkeitsfeld und der Annahme reiner Thomson Opazit�at
f�ur den �au
eren Radiusbereich� erh�alt man f�ur � ln r�� ln � �

� ln r

� ln �
� ����


$�r � ��� �r � ��r��r%
�� � ��

� ����
 f�ur �r	 ��

Bei typischen Werten f�ur � � ��� sieht man f�ur gro
e Radien dann den quadratischen
Verlauf von ������
Im inneren Teil wird im grauen Modell die sph�arische� hydrostatische Gleichung

�p

�r
� �g��� � #�� �

r�

integriert� mit dem Verh�altnis # von Strahlungs� zu Schwerebeschleunigung�� Aus der
idealen Gasgleichung p � k

�mp
�T ergibt sich die Beziehung�

� ln �

� ln �
�

� ln p

� ln �
� � lnT

� ln �

Zusammenmit der Temperaturschichtung f�ur den
�
grauen Fall�� T ��� � � T �

e�
�
�
�����
�

resultiert dann f�ur den exponentiellen Verlauf der Dichteschichtung�

� ln �

� ln �
� �

�
g��� � #��mpR�

kT


�
�

�RossR�

�

r�

�
� ���

� � ��

�����

Der Term in eckigen Klammern ist bei unseren Modellen in der Gr�o
enordnung ���
w�ahrend sowohl der Term in der runden Klammer
 als auch der zweite Subtrahend
in der Gr�o
enordnung � liegen� Wegen der schon bemerkbaren Ausdehnung �Term
in runden Klammern von ����� � r��� selbst in diesen

�
hydrostatischen� Schichten�

liegt die Dichteschichtung beim Uni�ed�Standardmodell dann unter dem Ergebnis des
planparallelen Verfahrens�
Beachtet man ferner die dazugeh�orige optische Tiefenskala in Abbildung ���� so sieht

man� da
 f�ur das Uni�ed�Standardmodell insgesamt ca� � zus�atzliche Gr�o
enordnungen
in der Dichte ber�ucksichtigt werden m�ussen� bis wirklich alle Frequenzen optisch d�unn
sind�

I�A Diskussion der Temperaturschichtung

Der Verlauf der Temperaturschichtung ist f�ur jede der Modellzwischenstufen bestimmt
durch die dazu geh�origen Nebenbedingungen�

�ist in guter N�aherung erf�ullt
�g� �

GM
R�

�

	das Rosseland�Mittel �Ross der Opazit�at mal dem Radius ergibt ungef�ahr die optische Tiefe �



I� MODELLE F�UR ��PUPPIS ��

Uni�ed�Standardmodell� Modell A

Im Vergleich der Temperaturen mit dem planparallelen Verfahren �Abbildung ���� las�
sen sich im wesentlichen 
 Bereiche unterscheiden� die durch Werte der optischen Tiefe
charakterisiert sind� Das geht einher mit dem daf�ur verantwortlichen Dichteverlauf�

� � log �Ross � ��� �Ubergang von hydrostatischer zu hydrodynamischer
Schichtung� Betrachtet man f�ur diesen Abschnitt das dazugeh�orige frequen�
tielle Entstehungsdiagramm �Abbildung ��
�� so sieht man� da
 hier das
kontinuierliche Strahlungsfeld zwischen dem optischen und ultravioletten
Frequenzbereich optisch d�unn wird ��� � ��� Anders als im planparallelen
Fall� ist der f�ur die Temperaturregelung wichtige Wassersto��Grundzustand
durch den Dichteunterschied in diesem optischen Bereich�	 f�ur das Uni�ed�
Standardmodell st�arker unterbesetzt als im pp� Standardmodell� Die Tem�
peratur im Uni�ed�Standardmodell liegt wegen der fehlenden Photoionisa�
tionsprozesse deshalb unter der pp�Temperatur�

log �Ross � ��� sonischer Punkt � Bedingt durch die reziproke Proportio�
nalit�at der optischen Linientiefe in Sobolev�Theorie zum Geschwindig�
keitsgradienten �Geschwindigkeitsfeld siehe Abbildung ��
�� entstehen viele
Linien in diesem Gebiet� So kaskadieren die angeregten Niveaus der wich�
tigstenWassersto���Uberg�ange zumGrundniveau� bei gleichzeitigemoptisch
d�unn Werden dieser Linien� Die daraus resultierende �Uberbev�olkerung der
Grundniveaus �Abbildung ���� verst�arkt die Anzahl der Photoionisatio�
nen und Rekombinationen �die �Uberschu
energie dieser zueinander inversen
Prozesse geht ja in die kinetische Energie der freien Elektronen� und man
erh�alt den typischen Temperaturanstieg� Der ist auch im planparallelen
Modell zu vermerken� hier jedoch erst bei viel kleineren optischen Tiefen
�log �Ross � ����� gem�a
 dem viel sp�ateren optisch d�unn Werden der Linien
in planparalleler Geometrie�

log �Ross � ��� Strahlungsfeldverd�unnung � Die Temperatur f�allt durch das
optisch d�unn werdende He II Grundzustandskontinuum im �au
eren Teil ab�
Dies geschieht im Uni�ed�Standardmodell� bedingt durch das Geschwindig�
keitsfeld� bei viel h�oheren optischen Tiefen �log �Ross � ���
� siehe Diskussi�
on �uber die Besetzung dieses Niveau auf Seite ��� als im pp�Standardmodell���

��siehe oben
 siehe zu diesem E�ekt auch Mihalas und Hummer ���	��� Gruschinske und Kudritzki
���	��

��log �Ross � ����� hier nicht eingezeichnet
 vergleiche Mihalas ���	��� Kudritzki ���	��
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Gasexpansion� Modell B

Alternativ zur Bestimmung der Temperatur �uber die Forderung der Quellenfreiheit des
Strahlungsfeldes� untersuchen wir nun den Ein�u
 der Ausdehnungsarbeit� Die dazu
ben�utzte Gasenergiegleichung �
���� kann nicht durch Integration gel�ost werden� da
man sonst bei jedemTiefenschritt der Integration schon immer die L�osung des gesamten
Gleichungssystems ����� kennenm�u
te� Stattdessen ersetzen wir in erster N�aherung den
Wert� sowohl der Temperatur� als auch deren Ableitung nach dem Ort� durch den Wert
aus der vorherigen Iteration und l�osen iterativ Gleichung �
���� in algebraischer Form�
Das Randwertproblem wird im Inneren der Atmosph�are durch Vorgabe der Temperatur
de�niert und der Temperaturgradient selbst� um neue Tiefenkopplungen zu vermeiden�
in einer Spline�Approximation aus den momentanen Werten der lokalen Temperatur
dargestellt� Zur Stabilisierung des Verfahrens wird die Ableitung von �
���� nach der
Temperatur ebenfalls in das Linearisierungsschema eingebunden�
Abbildung ��� zeigt den di�erentiellen Vergleich zwischen einem Modell mit dieser

Temperaturbestimmung und einem Uni�ed�Standardmodell� Man erkennt die Auswir�
kung der Abk�uhlungsarbeit im Bereich ab log �Ross � ����� Da die Abweichungen
zum Standardmodell betr�achtlich sind� zeigt diese Ergebnis die eingeschr�ankte G�ultig�
keit der Annahme des Strahlungsgleichgewichtes� In Abbildung ��	 ist die Tempera�
tur zus�atzlich gegen den Radius aufgetragen� Man sieht� da
 im �au
eren Teil der At�
mosph�are die Beziehung

�T �r�

� ln r
� const

eine gute N�aherung f�ur den Temperaturgradienten darstellt� Vernachl�assigt man bei
der Berechnung der adiabatischen Terme �
���� 
���� den Geschwindigkeitsgradienten
f�ur gro
e Radien� so erh�alt man f�ur die �Anderung der inneren Energie�

�
De

Dt
�
���
�

� � �
�M���� � �� � IHe�Y �

�� � �Y �r�
�T �r�

� ln r
���
�

Hier bedeuten �M�� die Massenverlustrate in ����M� pro Jahr� Y die teilchenbezogene
Heliumh�au�gkeit und IHe die Anzahl freier Elektronen pro Heliumatom� Gleichzeitig
ergibt sich f�ur den Arbeitsterm�

p ���v � �����
�M���� � �� � IHe�Y �

�� � �Y �r�
T �r� �����

Im Verlaufe der Iteration von einem Modell mit konstanter Temperatur �Uni�ed�
Standardmodell� im �au
eren Radiusbereich zum �nalen Modell� wird der Ein�u
 des
Arbeitsterms proportional zur Temperatur kleiner� Gleichzeitig steigt der Beitrag zur
inneren Energie aber nur schwach �logarithmisch� an� Diesen Verlauf der Tempera�
tur kann man in etwa verstehen� wenn man beachtet� da
 die Beitr�age zur Bilanz des
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d Gesamt Kontinuum Linien Gasexp� Radius
� ������ � ����� �
���� � ����� �
�
�� � ����� ���

� � ����� ����� � ���	�
� ����
� � ����� �����
 � ���	
 ������ � ���	
 ������ � ����	 ����
 � ���	�
�� ���	�� � ���	
 �
���� � ���	� �
�
�� � ���	� ���	�� � ���	� ����� � ���	�
�� �	�	�
 � ���	� ����
� � ���	� ������ � ���	� �
��
	 � ���	� ����� � ���	�
�	 ������ � ���	� ������ � ���	� ������ � ���	� ����	� � ���	� ����� � ���	�
�� ������ � ���	� ����
� � ���	� ����	� � ���	� ����	� � ���	� ���
� � ���	�
�� ������ � ���	� �
��	� � ���	� �
���
 � ���	� ������ � ���	� ����� � ���	�
�� ������ � ���	� �
���� � ���	� �
��
� � ���	� ���	�� � ���	� ����� � ���	�
�� �����	 � ���	� ������ � ���	� ������ � ���	� �
���� � ���	� ����� � ���	�
�� ���	�� � ���	� �����
 � ���		 ������ � ���		 ���
�� � ���	� ����� � ���	�
�� ������ � ���	� ����	� � ���		 ����	� � ���		 ����	� � ���	� ����� � ���	�
�
 ���
�� � ���	� ����	� � ���		 ������ � ���		 �����
 � ���	� ����� � ���	�
�� ������ � ���	� ������ � ���		 ������ � ���		 �	�
	� � ���	� ����� � ���	�
�� �	���� � ���	� ������ � ���		 ������ � ���		 �	���
 � ���	� ����� � ���	�

Tabelle ���� Beitr�age zum Strahlungsgleichgewicht im Uni�ed�Standardmodell A mit
Ber�ucksichtigung der Gasexpansion f�ur das �nale Modell�

Strahlungsfeldes hier vom He IIGrundzustand dominiert werden� Unter Verwendung
der N�aherungen �A�����A��
��� erhalten wir f�ur die rechte Seite von �
�����Z �

	
���J� � ���d� �

����� � ���	 �� � �� � IHeY �Y � �M��
�� � �Y ��r���� �

r
�
���v��T 
�����r�

�
�
T �r�

TR
� �



�h��	
c�

��� �����

Die absorbierte Energie des Strahlungsfeldes�� � �T 
r�
TR

verringert sich mit fallender
Temperatur solange� bis die Terme auf der linken Seite von �
���� genau ausgeglichen
sind� Eine Integration�� der Di�erentialgleichung in diesen N�aherungen�� beschreibt
den Verlauf der Temperaturschichtung qualitativ �Abbildung ��	� richtig�
Die in der Tabelle ��� exemplarisch angef�uhrten Werte lassen gleichzeitig erkennen�

da
 f�ur den Bereich unserer Modellatmosph�arenrechnung keine
�
adiabatische Expan�

sion� vorliegt�

Metallmodelle� Modell A�B

F�ur das Uni�ed�Metallmodell gibt es bis dato nur Vergleiche mit
�
core�halo� Rech�

nungen� Die zu diesem Zweck am besten geeigneten Arbeiten stammen von Drew

��Anhang A
��zur Bedeutung von � siehe Anhang A
��hier wird ein Runge�Kutta� Algoritmus mit adaptiver Schrittweite verwendet
��von au�en nach innen bis zu ca� � Sternradien
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������ und Drew ������� In diesen Ver�o�entlichungen werden Temperaturverl�aufe im
Wind f�ur hei
e Sterne mit Hilfe eines modi�zierten Rekombinationsansatzes�� ausge�
rechnet� Deshalb ist es angebracht� die unterschiedlichen Modellans�atze gegen�uber zu
stellen�

Drew Uni�ed�Metallmodell

G�ultigkeitsbereich�

Wind Photosph�are� �Ubergangsbereich� Wind

Massenverlustrate�

�M � ��� � �����
�

L
�	�L�

�����
M� jr��

aus Barlow ����	��

v� � 
� vesc � 

q

�GM
R�
����

�M�v� wird selbstkonsistent aus der
PPK�Theorie ermittelt� �Werte siehe Ta�
belle ����

Geschwindigkeitsfeld �

v�r� � vR � �v� � vR���� R�
r
��

vR � ��km)s� � � �
��r� � �M��v�r�r����

v�r� selbstkonsistent aus PPK�Theorie

Strahlungsfeld �

Vorgegebene Fl�u
e des pp�Standardmo�
dells werden geometrisch verd�unnt mit
fester Unterteilung zwischen 
 � ����A
und 
 � ����A angewendet�

 � ����A�

J� � W �r�J��eingestrahlt��
W �r�� Verd�unnungsfaktor�

 � ����A

J� �
B�
Te�

bHe�
�

modi�zierte Eddington�Barbier Re�
lation�

korrekter Strahlungstransport in sph�ari�
scher Symmetrie f�ur alle Kontinuumsfre�
quenzen�

��Ferland und Truran ������
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Elementbehandlung�

Wassersto�� Helium
vollst�andige statistische Gleichungenmit
den Kontinuumsraten aus obiger Form
des Strahlungsfeldes� Die gebunden� ge�
bunden Raten sind in Sobolev�Form�
Metalle
F�ur C� N� O� Ne� Mg� Si� S� Fe werden
nur die Grundzust�ande � 
� ausgew�ahl�
te Linien�uberg�ange �bei Annahme eines
Rekombinationsmodelles� behandelt�

Wassersto�� Helium
vollst�andige statistische Gleichungenmit
dem Strahlungsfeld f�ur die Kontinu�
umsraten aus dem Strahlungstransport�
Die gebunden�gebunden Raten sind in
Sobolev�Form�
Metalle
Alle Elemente von H bis Zn in vollst�andi�
ger statistischer Beschreibung mit kom�
pletter Linienliste �Abbott �������� so�
wohl der Grundniveaus� als auch der an�
geregten Levels�

Temperaturschichtung�

Gasexpansion und vollst�andiges Strah�
lungsgleichgewicht f�ur Wassersto� und
Helium� Rekombinationsbeitr�age der 
�
Metallinien�

Gasexpansion und vollst�andiges Strah�
lungsgleichgewicht f�ur alle Elemente� al�
le Linien�uberg�ange und Kontinuumsbei�
tr�age

Die Vergleichsmodelle sind der Arbeit von Drew ������ entnommen und in ihren
wesentlichen Merkmalen in Tabelle ��
 zusammengestellt� Diese repr�asentativen Mo�
delle umfassen in ihrer Spektralklassi�kation und Leuchtkraftklasse den Bereich� in den
auch unsere ��Puppis Modelle A�B einzuordnen sind� exakt gleiche Parameter wie das
O� I Modell von Drew ������ besitzt unser Modell�� C�
Abbildung ��� zeigt den Temperaturverlauf der 
 Modelle aus Tabelle ��
 zusam�

men mit unseren Modellen A� C �uber dem Gebiet von � bis �� Sternradien� Die lokalen
Temperaturwerte wurden auf die modelleigene E�ektivtemperatur geeicht� Gerade in
den f�ur die Linienentstehung der wichtigsten Wassersto�� und Heliumlinien bedeu�
tenden Schichten �und damit f�ur die Spektralanalyse�� zwischen � und 
 Sternradien�
unterscheiden sich die Modelle erheblich� Um dies zu ergr�unden� betrachten wir den
Temperaturverlauf des Modells A �uber der optischen Tiefenskala �Abbildung �����

� � log �Ross � ����� Gleichartiger Temperaturverlauf des Uni�ed�Metall�
modells und Uni�ed�Standardmodells�

log �Ross � ��� Das lokale Temperaturmaximum wird durch den Einschlu

der Metallopazit�aten erheblich verst�arkt� Ein Blick auf eine� an repr�asenta�
tiven Punkten der Atmosph�are ausgewertete Tabelle �B��� Anhang B� der

��siehe Tabelle ���
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Spektralkl� Te� L�L� R�R� log g �M �M�Jahr� v� km)s
O� I ����� K ��� � ��� �
�� 
�� ��� � ���� �
����
O� I ����� K ��
 � ��� ���� ��� 	�� � ���� ������
O
 I ����� K ��� � ��� ���� ��� ��� � ���� ������

Tabelle ��
�
�
Supergiant��Modelle aus Drew �������

Kontinuabeitr�age zum Strahlungsgleichgewicht zeigt� da
 f�ur Photoionisa�
tion und Rekombination die

�
Metall�Kanten� keinen wesentlichen Beitrag

liefern�

Eine Gegen�uberstellung der anteiligen Heiz� und K�uhlraten bei Modell A
macht jedoch� im Gegensatz zum Uni�ed�Standardmodell� den gewachse�
nen Ein�u
 der Metall�Linien deutlich� Abbildung ��� zeigt� da
 genau bei
log �Ross � ���� die Linienanteile in dieselbe Gr�o
enordnung wie das Konti�
nuum kommen� Um dies zu verstehen� betrachten wir den Nettok�uhlbeitrag
einer Linie wie er sich ergibt� wenn man aus Gleichung �
���� den ��ten Term
f�ur einen �Ubergang isoliert und den linearen Ansatz f�ur die Quellfunktion
Slu � �� � �� 'J � �Blu� sowie den Sobolev�Ansatz �
���� f�ur die mittlere
Linienintensit�at verwendet� Durch Ausklammern der Sto
rate nlClu erh�alt
man�

&ul � EulnlCul

�
� � nugl

nlgu


 �
��� ���

�� � ��� � �


 �
�� �cIc

�Blu



���	�

mit Eul �
h�ul
�


��� &ul ist der gesuchte Energiebeitrag� f�ur negative Werte
heizt die Linie� Dies kann aber� mit Ausnahme von Laser�E�ekten�
� nur
durch den Wert des 
�ten Terms in eckigen Klammern von ���	� erreicht
werden� Mit Hilfe eines � � Geschwindigkeitsfeldes l�a
t sich wiederum zei�
gen� da
 in guter N�aherung�	 �c � �W �r��r gilt��� F�ur das Verh�altnis von
Ic�Blu ergibt sich�

Ic
Blu

� exp

�
h�ul

kT �r�TR
�TR � T �r�

�
�����

Nahe der Photosph�are�� ist das Verh�altnis vonW �r��r nicht kleiner als ����
Linien mit gen�ugend hohem h�ul�k lassen hier den 
�ten Term in eckigen

��siehe auch Drew ������
�	der ��te Term in eckigen Klammern der Gleichung ����� korrigiert f�ur stimulierte Emission
��innen �v	v� � 
���� exakt� au�en bis auf einen Faktor �
��mit dem

�
dilution��FaktorW �r�

��bis zu ��� Sternradien
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Klammern von ���	� negativ werden��� wenn sie gleichzeitig durch ein Strah�
lungsfeld stimuliert sind� das in seiner Strahlungstemperatur gr�o
er als die
lokale Elektronentemperatur ist� F�ur gr�o
ere Radien konkurriert die zuneh�
mende Verd�unnung W �r��r mit dem tats�achlichen Verlauf der Elektronen�
temperatur im Exponentialfaktor von ������ Desweiteren haben Linien mit
hohem Streuanteil�� �Resonanzlinien� in dieser Betrachtung auch den gr�o
e�
ren Energieanteil �Faktor �� gegen�uber einem verschwindenden Beitrag bei

�
thermischen� Linien �� � ��� Eine starke Besetzung des Grundzustandes
verst�arkt diesen E�ekt�

Bei konstanter Temperatur des Ausgangsmodells�� k�uhlen wegen W �r��r
im �au
eren Teil zun�achst alle Linien� Bei abgesenkter Temperatur stellt
der stark anwachsende Exponentialfaktor schlie
lich einen Gleichgewichts�
zustand ein�

Tabelle ��� entnimmtman die jeweils � wichtigsten
�
K�uhler� und

�
Heizer��

Die CNO Linien der Ionisationsstufen III und IV sowie SVI Linien bestrei�
ten neben den Wassersto�� und Heliumlinien die f�uhrenden Anteile� Die
Wellenl�angenmarkierung unterscheidet Linien hoher Strahlungstemperatur
�
�
���Zeichen f�ur Heizwirkung in Tabelle ����� die alle h�ohere Wellenl�angen
als die He II �Grundzustandskante besitzen und einen Nettoheize�ekt bewir�
ken� von Linien� die zum kurzwelligerem� optisch dicken He II �Kontinuum
geh�oren �

�
���Zeichen f�ur K�uhlwirkung��

Bis zu log �Ross � �� �uberwiegen f�ur das Kontinuumdie Wassersto��Lyman
Anteile �siehe Tabelle B���� Zwischen ��� � log �Ross � ���� wechselt
die Rolle des f�uhrenden Kontinuum�Terms im Strahlungsgleichgewicht zum
st�arker werdenden He II Lyman� Kontinuum��� weil die optische Dicke die�
ser Frequenzen das Strahlungsfeld an die lokale Quellfunktion ankoppelt�
Das vergleichbare Wassersto� Lyman�Kontinuum ist hier bereits optisch
d�unn und damit auch geometrisch verd�unnt�

log �Ross � ����� F�ur kleinere optische Tiefen als log �Ross � ���� konkur�
rieren Linienanteile�� und Kontinua�� in gleicher Gr�o
enordnung� Linien
und Gasexpansion sind dabei f�ur die starke K�uhlung zust�andig�
�

��d�h� die Linie heizt
��kleinem 

��wir starten von einem Uni�ed�Standardmodell
��siehe auch Tabelle B��
��CNO IV� SVI als st�arkste Vertreter� deren Wichtigkeit liegt aber nur im � Bereich
��ab hier nur noch He II
�	siehe Abbildung ���
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Tabelle ���� Beteiligung der �� st�arksten Linien am Strahlungsgleichgewicht f�ur Modell
A� Die Beitr�age sind an den gleichen Tiefenpunkten ausgewertet wie das Kontinuum
in Tabelle B���
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Modell Tel�Te� bei ���v� Tel�Te� bei ���v�

A ��� �	�
B �		 ���
C ��� �	�
D �	� ���
E ��� ���

Tabelle ���� Elektronentemperaturen in Einheiten der E�ektivtemperatur f�ur spezielle
Geschwindigkeitswerte�

W�ahrend in der Arbeit von Drew ������ einzelne Linien�	 �CIV 
���� �A f�ur Te� 


����K� NV 
���� �A f�ur Te� � ����� K� einen erheblichen Anteil der Linienk�uhlung
tragen� zeigt unsere Rechnung �Tabelle ��� an einigen ausgew�ahlten Punkten�� da
 die
st�arksten �� Linien �von ca� ������ maximal einen �! Beitrag leisten k�onnen� Die
Einbeziehung aller Linien ist also f�ur die korrekte Ermittlung der K�uhl�
bzw� Heizraten und f�ur die h�ohere Temperatur im Vergleich zur Arbeit von
Drew ������ wesentlich�

Verbotene Linien sind in unseren Modellen im Gegensatz zur Arbeit von
Drew ������nicht die st�arksten K�uhler� Die in Drew ������ zitierten � Linien
mit dem st�arksten K�uhlbeitrag�� haben keinen systematisch verst�arkten Beitrag in
Tabelle ����

F�ur gr�o
ere Radien �r � �� wird in Drew ������ �dort Fig� ��� die prozentuale �bis
zu 
�!� Beteiligung der

�
adiabatischen Expansion� an der Gesamt� K�uhlrate darge�

stellt� Vergleicht man die Aufschl�usselung der Heiz� bzw� K�uhlraten unseres Modells
A in Abbildung ����� mit der entsprechenden Fig� �� aus Drew ������� so �uberwiegen
die Linienbeitr�age f�ur das Uni�ed�Metallmodell bei weitem alle anderen Raten� In der
Gesamtbilanz hingegen hat die Gasexpansionsrate schon merklichen Ein�u
�

Eine Umkehrung dieses Verhalten ist erst bei sehr viel gr�o
eren Radien zu er�
warten� da die Gasexpansion proportional zu r�� verl�auft�� und alle anderen Raten
proportional�� zu r���
�Ubertr�agt man nun die T � �Ross Beziehung �Abbildung ���� in das T � Radius

Diagramm �Abbildung ����� so sieht man� da
 die Uni�ed�Metallmodelle im entschei�
denden Bereich nahe an der Photosph�are mit einer h�oheren Temperatur ausgestattet
sind als die

�
Supergiant�� Modelle�� in Drew ������� Im �au
eren Atmosph�arenbereich

dreht sich das Heizverhalten der Linien eben um� so da
 durch die zus�atzliche K�uhlung

��von ��
��CIV ����� NIV 	��� NIV ����� NV ���
� OIV 	��� OIV ��
�� SV ����
��siehe Gleichungen ����� ����
��siehe Gleichung �����
��wie auch schon von Drew ����
� � der fehlenden Metallinien wegen � vermutet wurde
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die Temperaturschichtung des Uni�ed�Standardmodells mit Gasexpansion noch unter�
boten wird �Abbildung �����

Die Aussage einer homologen Windtemperatur von TW � ��	Te� � wie sie in Drew
������ f�ur alle Modelle einer Leuchtkraftklasse aufgestellt wird� kann im Speziellen nicht
best�atigt werden� Der Temperaturverlauf f�ur Uni�ed�Metallmodelle mit Ber�ucksichti�
gung der Gasexpansion ist generell nicht global parametrisierbar� weil eben nicht f�ur
alle Modelle einfache Rekombinationsphysik vorliegt und Strahlungstransporte�ekte
emp�ndlich von der Winddichte� Temperatur und Geschwindigkeit abh�angen �Tabel�
le ���� man vergleiche auch die Temperaturwerte f�ur die ��Scorpii Modelle D und E
auf Seite ��� die in Tabelle ��� mit eingetragen sind��

I�B Spektrallinien� Modell B

In diesem kurzen Abschnitt sollen Ergebnisse aus� detaillierten
�
line formation� Rech�

nungen von A�F� Gabler ������ gezeigt werden� f�ur die das Uni�ed�Standardmodell
die zugrundeliegende Atmosph�arenschichtung ist� Die Rechnungen� die im

�
comoving

frame� ausgef�uhrt werden� sollen an dieser Stelle belegen� da
 das Konzept der ver�
besserten Standardanalyse mit Hilfe von Uni�ed�Standardmodellen schl�ussig ist� Zu
diesem Zweck werden �mit freundlicher Genehmigung von A� Gabler� die wichtigsten
optischen Linien vorgestellt�

Die Balmer�linien�� �H� � H� � H� � zeigen �Abbildung ����� in dieser Reihenfolge
zunehmendes Emissionsma
 im Vergleich zu dem pp�Standardmodell� Dies wird be�
wirkt durch die Entstehung dieser Linien im �Ubergang zumWindbereich� W�ahrend die
H� � Linie noch �fast� photosph�arisch erscheint �die leichte� asymmetrische Au��ullung
durch Windemission� und die sich daraus ergebende Konsequenz f�ur die Spektralana�
lyse hei
er Sterne� wird in A�F� Gabler ������ diskutiert�� zeigt H� ein klares Win�
demissionspro�l �etwas schw�acher als die Beobachtung� und ist durch planparallele
Rechnungen �uberhaupt nicht zu erkl�aren�

Die Linien der He IIPickering Serie 

����� ����� ���� �A �Abbildung ����� zeigen
in dieser Reihenfolge ebenfalls zunehmende Windemission� Die Linie He II �	�	 � zur
Spektralklassi�kation �f� von ��Puppis� ist in unseren Rechnungen der Beobachtung
nahe und ein klarer Indikator des stellaren Windes�

I�C Kontinuierliche Energieverteilung

Uni�ed�Standardmodell

Um den Verlauf der emergenten Energieverteilung �Abbildung ���
� zu verstehen� keh�
ren wir zur�uck zu Abbildung ���
�� Man erkennt� da
 der Frequenzbereich von der

��mit He II�
�
blend� und Stark Verbreiterung berechnet
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Wassersto� Lyman�Kante bis ins Rote �von ��� �A� ����� �A� bei optischen Tiefen ent�
steht� die zu planparallelen Schichten �vergleiche Abbildung ���� geh�oren� In diesem
Atmosph�arenbereich hat die geometrische Ausdehnung kaum Bedeutung und sowohl
pp�Standardmodelle��� wie Uni�ed�Standardmodelle berechnen die gleiche Flu
vertei�
lung�

Betr�achtlicheUnterschiede bestehen sowohl imXUVwie auch im Infraroten� Gest�utzt
durch die frei�frei Emission der Windh�ulle �das optisch d�unn Werden erfolgt im Ver�
gleich zum pp�Standardmodell au
erhalb der Photosph�arenober��ache und damit leuch�
tet eine gr�o
ere Fl�ache�� zeigt das Uni�ed�Standardmodell einen Infrarotexzess �Ab�
bildung ������ der nahe an die Beobachtung kommt��� Die pp�Standardmodelle weisen
hingegen nur den �ublichen Abfall im Rayleigh�Jeans Bereich auf� Diesen E�ekt er�
reichten schon Panagia und Felli ������� Wright und Barlow ������� Castor und Simon
����
� und Lamers und Waters ������ durch Variation von

�
core�halo� Modellen in der

in der Einleitung beschriebenen Weise� In unserem Modellansatz erschlie
t sich dieses
Ergebnis hingegen selbstkonsistent�

W�ahrend im Wellenl�angenintervall zwischen ��� �A und ��� �A generell nur geringe
Flu
unterschiede zu verzeichnen sind �etwas �achere Energieverteilung f�ur extreme�
re Modelle� vergleiche hierzu Seite ��� und die Diskussion bei Abbott und Hummer
�������� erzeugt das Uni�ed�Modell kurzseitig der Ionisationskante des einfach ioni�
sierten Helium einen etwa �����fach st�arkeren Flu
� Der Grund f�ur dieses Verhalten
besteht in der Bildung des He II�Grundzustandes �He II�E�ekt� und ist Gegenstand von
Kapitel ��III�

Uni�ed�Metallmodelle

Der gr�o
te Unterschied zum Uni�ed�Standardmodell liegt in dem Auftreten zus�atzli�
cher Absorptionskanten �Abbildung ������ So �nden wir hier zwischen demWassersto� �
Grundzustandskontinuum bei ��� �A und demHe II Lyman�Kontinuumbei ��� �A noch
die f�ur Modell A sehr schwachen Absorptionskanten von SiIV und CIII� Jenseits der
He II�Kante dominieren im Modell A die Absorptionskanten verschiedener Metallionen
bis weit in den Wind hinein� Trotz der komplizierteren Entstehung durch die zus�atz�
lichen Metallabsorption� bleibt der He II�E�ekt �leicht verringert� erhalten und domi�
niert die Bildung der kurzwelligen Ionisationskanten �Abbildung ���	���� Der leich�
te Unterschied zwischen dem Uni�ed�Standardmodell und dem Uni�ed�Metallmodell
im Wassersto� Lyman�Kontinuum und He I Lyman�Kontinuum ist kein Temperatur�
e�ekt� sondern der unterschiedlichen Behandlung von Photoionisationsquerschnitten
zuzuschreiben�
�

��Kudritzki et al� ������� Bohannan et al� ������� Bohannan et al� ����
�
��Lamers et al� ������
��die Kreuze markieren die Frequenzst�utzstellen f�ur den Kontinuumsstrahlungstransport
�	siehe Seite ��
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Kopernikus�� IUE�Bereich

Um die Glaubw�urdigkeit unserer vollst�andigen NLTE Rechnungen mit selbstkonsisten�
ter Temperaturschichtung f�ur den gesamten Atmosph�arenbereich zu testen� unterziehen
wir das k�unstliche Spektrum einem Vergleich mit der Beobachtung� Abbildung ����
zeigt die Kopernikus Messungen ����� �A����� �A� zusammen mit dem IUE�Bereich
����� �A����� �A�� Mit eingetragen ist die kombinierte Flu
verteilung aus Kontinuum
und �uberlappenden Linien� wie sie sich aus einem von Puls ������ freundlicherweise
zur Verf�ugung gestellten

�
formal solution� Programm aus den Opazit�aten und Emissi�

vit�aten unseres Uni�ed�Metallmodell A berechnet� F�ur die Linienverbreiterung wurde
hierzu eine

�
Mikroturbulenz��	 von ��� km)s angenommen� Der Vergleich zeigt�

� eine sehr gute Wiedergabe der wichtigsten Resonanzlinien �NV� CIV��
� die Best�atigung sowohl hoher Ionisationsstufen �OVI�

�
Superionisation�� als auch

niedriger �OIV�� in Einklang mit der Erkl�arung bei Pauldrach �����a��

� eine qualitative Vorhersage von photosph�arischen FeVI� ���	���
�� �A� und FeV�
Linien �� ���� � ���� �A��

als Ergebnisse der selbstkonsistentenRechnungen� Insbesondere der erste Punkt best�atigt�
da
 unser Konzept� eine pr�adiagnostizierte Temperaturschichtung bei der Berechnung
der

�
force multiplier parameter� zu verwenden� zu keiner Inkonsistenz f�uhrt� Die qua�

litative Reproduktion von photosph�arischen Eisenlinien l�a
t im Prinzip eine sp�atere
H�au�gkeitsbestimmung dieses Elementes anhand des UV�Spektrums erho�en� f�ur ei�
ne quantitative Analyse m�ussen jedoch zun�achst noch bessere Atomdaten f�ur diese
Ionisationsstufen von Eisen�� in das Programm eingebaut werden�
Neben der guten �Ubereinstimmung gibt es auch augenscheinlich Diskrepanzen� Un�

abh�angig von der Tatsache� da
 f�ur unser Spektrum nur globale� solare Metallh�au�g�
keiten verwendet werden��� sind die au��alligsten Fehler�

� zu starke Linien von OV ��
�� �A�
� zu schwache NIV� ����� �A�� CIII�� NIII� �� ���� �A� Linien
� schlechte Beschreibung von PV und Teilen von SiIV

Die direkte Ursache� die zum Auftreten zu starker oder schwacher Linien f�uhrt� ist in
der Bildung der zugeh�origen Ionisationsstufen zu suchen� Neben der Unsicherheit �uber
die Metallh�au�gkeiten�� sind daf�ur � haupts�achliche Gr�unde zu nennen�

��siehe dazu Diskussion bei Hamman ����
� und Puls ����	b�
��die Daten sind schon vorhanden
��da� also kein Fit versucht wird
��vergleichbare Rechnungen von Dr� Pauldrach �priv�comm�� ergeben eine N��Uberh�au�gkeit und

eine C�Unterh�au�gkeit� f�ur die gleichen Modellparameter wie Modell A
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�� Vernachl�assigung von
�
line�blanketing� im ionisierenden Strahlungsfeld

�� Vernachl�assigung von Schock � Emission als zus�atzliche Ionisationsquelle im EUV�
Bereich

Wegen der Vernachl�assigung von
�
line�blanketing�� erh�alt die in der Sobolev�

Theorie formulierte Linienquellfunktion �Gleichung 
���� zu hohe Flu
werte als
�
core�

intensity�� Resonanzlinien sind� bis in tiefere Schichten dann weniger stark ges�attigt
und koppeln h�ohergelegene Niveaus an den Grundzustand� so da
 als Folge erh�ohte
Photoionisation statt�nden kann��� Um diesen E�ekt zu bewerten� haben wir ver�
suchsweise ein Modell gerechnet� das zwischen ��� �A und ��� �A anstatt der selbst�
konsistenten Strahlungstemperaturen ������ K � 	���� K�� die unsere Modellrechnung
liefert� erniedrigte� k�unstlich gesetzte Strahlungstemperaturen �
���� K � 
���� K�
enth�alt� Diese Vorgehensweise soll eben einem durch

�
line�blocking� dezimierten pho�

tosph�arischem Flu
 in diesem Wellenl�angenbereich entsprechen� Als Ergebnis erh�alt
man ein optisch dickes He II�Kontinuum��� das die Ionisationsrechnungen kurzwellig
dieser Kante beein�u
t�
Abbildung ���� zeigt die NIV Linie ���� �A nach diesem Eingri�� Durch den er�

niedrigten Strahlungsstrom im He II � Kontinuum� reduziert dieses Verfahren zun�achst
alle Ionisationsstufen� die in ihrer Kantenfrequenz k�urzer als die He II � Kante liegen�
wie z�B� OIV�OVI� Die Reduktion hoher Ionisationsstufen geht dabei zugunsten klei�
nerer� Linien� die zu niedriger liegenden Ionisationsstufen geh�oren� steigen in ihrer
Linienst�arke� im Gegensatz dazu werden z�B� Linien� die zu OVI geh�oren schw�acher�
Einen Ausweg aus diesem Dilemma bietet die Annahme ��� Man wei
 durch Studi�

en der Winde von massiven O�Sternen� da
 Instabilit�aten in den Winden zu Schocks
mit beobachtbarer R�ontgenemissivit�at f�uhren� Testrechnungen von Pauldrach et al�
������ zeigen� da
 diese Schocks auch einen signi�kanten Anteil an XUV�Photonen
liefern� Die zus�atzliche Leuchtkraft im XUV vermindert dann wieder die St�arke der
kurzwelligen Kanten� wobei weiter von der He II � Kante entfernt liegende Ionisations�
kanten �OVI� st�arker beein�u
t werden��� K�urzerwellige Ionisationsstufen �OIII� PV�
CIV� OIV� werden in ihrer Gewichtung also insgesamt wieder nach oben verschoben�
Bei gleichzeitig verminderten Strahlungstemperaturen im Bereich zwischen ��� �A und
��� �A� sind aber nun auch Ionisationsstufen� die in diesem Bereich liegen �SiIII� SiIV�
richtig beschrieben� Der Nachteil dieses Verfahrens liegt nat�urlich in seiner ad hoc
Setzung des zus�atzlichen Strahlungsfeldes� Ein selbstkonsistenter Einbau des durch
Schocks im Sternwind produzierten R�ontgenstrahlungsfeldes ist zur Zeit noch nicht
m�oglich�

��siehe He II �E�ekt auf Seite ��
��Verhinderung des He II�E�ektes durch S�attigung der Resonanzlinie
��wegen der unmittelbaren N�ahe zum R�ontgenbereich
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Modell Te� log g R�R� �M�M�Jahr� v� km)s k � 	

D 

��� ���� ��� 	�
� � ���
 

��� ����� ��	�� �����
E 
���� 
�� ��� ��	� � ���� 
���� ���
� ����	 �����

Tabelle ��	� Modellparameter f�ur ��Scorpii�

II Modelle f�ur den O
��V Stern ��Scorpii

In Anlehnung an die Diskussion in Pauldrach �����a�� beschreiben die Sternparame�
ter von Modell D in Tabelle ��	 einen Hauptreihenstern mit d�unnem� aber schnellen
Wind��� Der Argumentation in Pauldrach �����a� gem�a
� setzen wir dabei die Me�
tallh�au�gkeiten auf global Z � ��	��Z� und erhalten mit der gleichen Wahl der �force
multiplier parameter� wie in Pauldrach �����a� eine etwas h�ohere Massenverlustrate���
sowie eine etwas kleinere Windendgeschwindigkeit� Die geringf�ugigen Unterschiede zur
Originalarbeit�
 liegen darin begr�undet� da
 unserer Rechnung nur die gemittelten
Werte der

�
force multiplier parameter� zugrunde liegen� hingegen dort die Hydrody�

namik mit tiefenabh�angigen Parametern berechnet wurde� Eine Gegen�uberstellung der
wichtigsten Atmosph�areneigenschaften des Uni�ed�Standardmodells D mit einem pp��
Standardmodell f�ur dieses Objekt zeigt� da
 sowohl die Ausdehnung wie auch die Wind�
eigenschaften erst bei sehr kleinen optischen Tiefen relevant werden �Abbildung ������

Dies bedeutet insbesondere� da
 der Ein�u
 des Geschwindigkeitsfeld f�ur die Ent�
stehung der wichtigsten optischen Linien ohne gro
e Bedeutung ist und hier die aus
der planparallelen Spektralanalyse von Herrero ����	� genommenen Sternparameter�	

vertrauensw�urdig sind�

Kontinuierliche Energieverteilung

Die kontinuierliche Flu
verteilung f�ur ein Uni�ed�Metallmodell zeigt dies� im Vergleich
zu einer planparallelen Rechnung �Abbildung ������ W�ahrend vom Infraroten bis zur
Wassersto��Lyman�Kante sich die Energieverteilungen von planparalleler und Uni�ed
Rechnung kaum unterscheiden� sind die Di�erenzen kurzwellig dieser Kante deutlich�
Abbildung ���� zeigt� da
 sich neben dem He I�Kontinuum�� auch die Absorptions�

kante von CIII bemerkbar macht� Die He II�Grundzustandsentstehung reicht dabei bis
in das Gebiet um den sonischen Punkt� Durch den He II � Grundzustandseffekt�� liegt

��In manchen Arbeiten wird er auch als B
 klassi�ziert
��damit nahe an den Werten von Lamers und Rogerson ���	��
�	Pauldrach ����	a�
��bis auf den Radius
��unterschiedliche Behandlung von He I im Uni�ed�Metallmodell
��siehe Seite ��



II� MODELLE F�UR DEN O���V STERN ��SCORPII �




�� KAPITEL �� ERGEBNISSE



II� MODELLE F�UR DEN O���V STERN ��SCORPII ��



�	 KAPITEL �� ERGEBNISSE

dann das Kontinuum kurzwellig von ��� �A um � Dekaden h�oher� Auf den ersten Blick
scheint in Abbildung ���� die Flu
erhaltung verletzt zu sein� da das Kontinuum im
Uni�ed Modell fast vollst�andig �uber dem im planparallelen Fall liegt� Wie jedoch die
prozentuale Beteiligung am Gesamt�u
 zeigt��� ist dies nicht der Fall� da diese Frequen�
zen unter ���! zum Gesamt�u
 beitragen und durch den Unterschied bei ��� �A �hier
besitzt das pp�Modell marginal gr�o
ere Werte� ausgeglichen werden�

Mit den gleichen Einschr�ankungen bez�uglich der UV�Flu
rechnung wie bei ��Puppis�
vergleichen wir auch das UV�Spektrum unseres Uni�ed�Metallmodell f�ur ��Scorpii mit
der Beobachtung �in Abbildung �������� Der gesamte spektrale Bereich wird dominiert
von Absorptionslinien der Ionisationsstufen von O� C� N� Si� P und Fe� Sowohl hohe��

Ionisationsstufen �OVI�� wie auch niedrige �CIII� NIII�� werden durch unser Modell
befriedigend wiedergegeben� Wegen der geringeren E�ektivtemperatur ist der UV�Flu

insgesamt kleiner und weil die He I Kante eine starke Opazit�at im langwelligen Bereich
der He IIKante darstellt� bedeutet das fehlende

�
line�blanketing� hier keinen gro
en

systematischen Fehler� Das sieht man am besten in der G�ute der SiIV Linien� deren
Kante ja in diesem Bereich entsteht�

Trotz dieses erfreulichen Resultats bleibt eine Diskrepanz zur Beobachtung beste�
hen� Verfolgt man den Verlauf von NV 
���� �A und dazu NIV 
���� �A so gewinnt
man den Eindruck� da
 die dazugeh�origen Ionisationsrechnungen korrekt sind� �Uber�
raschenderweise ist dies f�ur die im gleichen Frequenzbereich liegende Absorptionskante
von CIV nicht der Fall� Wird CIII 
���� �A noch sehr gut wiedergegeben��� so ist f�ur das
Resonanzdublett von CIV 
���� �A eine deutliche Diskrepanz zur Beobachtung festzu�
stellen� Die nur um � �A verschoben liegende Ionisationskante von PV zeigt allenfalls
etwas zu starke Linien� was auf ein vielleicht leicht untersch�atztes Ionisationskontinu�
um deuten l�a
t� Da die Ionisationsenergie�� f�ur CV sehr hoch ist� m�u
te deshalb das
Ionisationskontinuum schon sehr viel h�oher sein� um die hohe Absorption durch CIV
zu beseitigen���

Aus diesen Gr�unden untersuchte ich die Abh�angigkeit dieser starken Linie von der
Kohlensto�h�au�gkeit insgesamt� indem ich nur diese systematisch� bis auf einen Faktor
�� Unterh�au�gkeit� verkleinerte� Dabei zeigte es sich �ohne Abbildungen�� da


a� die St�arke der CIII�Linien nur schwach variierte

b� die St�arke der CIV�Linie 
���� �A st�andig kleiner wurde� bis bei ���� des Start�
wertes die Linie schw�acher als die Beobachtung war� d�h� der Emissions��ugel in

��ohne Abbildung
��wiederum im IUE� bzw� Kopernikus�Bereich
��Superionisation
��dies l�a�t darauf schlie�en� da� diese Ionisationsstufe richtig besetzt ist
����� eV
��unwahrscheinlich� wegen der G�ute von NIV� NV� PV Linien
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etwa auf Kontinuumsniveau lag� Die �Aquivalentbreite der Linie war dann aber
im Vergleich zur Beobachtung zu schwach�

Die Veringerung der Kohlensto�h�au�gkeit um den Faktor �� bedeutet bei unseren
Startwerten aber eine Unterh�au�gkeit von ��
� gegen�uber den solaren Werten� Neuere
Arbeiten� Sch�onberner et al� ������ oder Kilian ������� zeigen f�ur ��Scorpii aus opti�
schen Linien jedoch nur eine Kohlensto�unterh�au�gkeit von ��
 gegen�uber den solaren
Werten�

Eine M�oglichkeit zur L�osung dieses Problems wird in der Arbeit von Springmann
������ gegeben� Springmann zeigte� da
 in einemmehrkomponentigemPlasma Driftge�
schwindigkeiten von Ionen gegen�uber dem Restplasma auftreten k�onnen� die ab einem
Punkt gr�o
er als die Entweichgeschwindigkeit sind� Von diesem

�
Durchbruchspunkt�

an entkoppeln die entsprechenden Ionen vom Restplasma und tragen unter anderem
nicht mehr zur Opazit�at bei� F�ur ein Modell mit genau den gleichen Parametern wie
unser Modell E� wird dieser Durchbruchspunkt schon bei weniger�
 als der H�alfte der
Endgeschwindigkeit erreicht� Das ist eine zufriedenstellende Erkl�arung f�ur unser Pro�
blem� da man die Bereiche� bei denen z�B� der Absorptionstrog�	 von CIV 
���� �A in
userer Modellrechnung gebildet wird� aus dem Modellspektrum�� eindeutig mit Ge�
schwindigkeiten v � v��� identi�zieren kann� Auf der anderen Seite bedeutet dieses
Ergebnis die unvollst�andige Beschreibung unseres Modellansatzes f�ur �� Scorpii�
Eine Erkl�arung� warum dieser E�ekt nur bei CIV und nicht etwa bei den star�

ken Resonanzlinien wie NV oder OVI vorkommt� liegt darin� da
 wegen des hohen
Ionisationspotentials von CV� tats�achlich CIV die Hauptionisationsstufe bis zu gro
en
Sternradien bleibt� NIII� NIV� NV und OIV� OV� OVI Besetzungszahlen k�onnen we�
gen der vergleichsweise niedrigen Ionisationspotentiale�� feiner und gleichm�a
iger auf
mehrere Ionisationsstufen verteilt werden� Da
 dies der Fall ist� sieht man daran� da

eigentlich alle Linien der Ionisationsstufen von NIII� NIV� NV� OIV� OV� OVI etwas
zu stark sind� Wenn dieser E�ekt generell zum Tragen kommt� so �ndet er wegen der

�
gem�a
igten� Besetzung in �au
eren Schichten keine nennenswerte Opazit�at mehr vor�

Temperaturschichtung im Vergleich mit Drew

Der Temperaturverlauf des Uni�ed�Metallmodell D hat einen starken Knick durch Gas�
expansion und Linienk�uhlung am sonischen Punkt� Im Vergleich mit entsprechenden
Hauptreihen�Modellen �Tabelle ���� von Drew ������ ist die Massenverlustrate von Mo�
dell D aber zu niedrig� Ein Modell E� mit den gleichen Parametern wie das erste Modell
aus Tabelle ���� zeigt im Prinzip dieselben Merkmale auf� die schon bei ��Puppis zu

�	v � ���� km�s
��Gleiches gilt f�ur den Emissionsteil
��
Doppler�Verschiebung

��in emp�ndlicher Abh�angigkeit vom ionisierenden Strahlungsstrom
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Spektralkl� Te� L�L� R�R� log g �M �M�Jahr� v� km)s
O� V 
���� K ��� � ��� ��� 
�� ��� � ���� 
�����
O� V 
���� K ��� � ��� ��� ��� ��� � ���� 
�����

Tabelle ����
�
Hauptreihen��Modelle aus Drew �������

den systematischen Unterschieden in der Temperaturschichtung gef�uhrt haben �Abbil�
dung ���
�� Man �ndet neben dem Gebiet der typischen Linienheizung� das � wegen
des steilen Geschwindigkeitsfeldes rascher einsetzende � Gebiet der Linienk�uhlung�
Die adiabatische K�uhlrate ist� wie schon Springmann ������ absch�atzte� entscheidend
f�ur den �au
eren Bereich der Atmosph�are� Die �Ubersch�atzung der Temperatur durch
das erste Modell aus Tabelle ���� gegen�uber der vollst�andigen Rechnung von Modell E�
wirkt sich damit nicht so stark aus�
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III Ionisationsrechnungen f�ur Gasnebel um hei
e
Sterne

III�A Zanstra � Diskrepanz

Die am h�au�gsten ben�utzte und zugleich �alteste Methode� E�ektivtemperaturen von
Zentralsternen Planetarischer Nebel �ZPN� zu bestimmen� ist zuerst von Zanstra
���
�� vorgeschlagen worden und wurde sp�ater von Harmann und Seaton ���		� wei�
terentwickelt� Die gemessenen Fl�u
e aus den Nebel � Emissionslinien�� werden mit
Hilfe einfacher Rekombinationstheorie�� in eine Anzahl ionisierender Wassersto� Ly�
man� bzw� HeliumLyman� Photonen umgerechnet� Zusammenmit dem Flu
 im Opti�
schen� erh�alt man auf diese Weise ein sehr Temperaturemp�ndliches Ma
�� der gesam�
ten kontinuierlichen Energieverteilung von ZPN� was umgerechnet in Temperaturwerte
gew�ohnlich mit TZ�H� bzw� TZ�He II� bezeichnet wird�

Bereits in der Ver�o�entlichung von Zanstra ���
�� ist ein ZPN�� aufgef�uhrt� bei dem
die obige Methode versagt� Sp�ater stellte man fest� da
 in vielen F�allen die

�
Zanstra�

Diskrepanz��� auftritt� bei der TZ�He II�	 TZ�H� gemessen wird�

Die meisten in der Literatur angegebenen Zanstra�Temperaturen sind mittels
Schwarzk�orperstrahlung als stellare Energieverteilung berechnet� Aus diesem Grunde
kann man die Zanstra�Diskrepanz einer �oder beiden� der nachfolgenden Ursachen
zuordnen�

a� Der Nebel ist dick im He IILyman�Kontinuum� absorbiert aber nicht alle H
Lyman�Photonen� Dann ist TZ�H� ein unteres Limit f�ur die E�ektivtemperatur�
TZ�He II� kommt aber n�aher an die Beobachtung�

b� Die stellare Energieverteilung zeigt einen starken Exzess an ionisierenden He�

Photonen gegen�uber der Schwarzk�orperrechnung� Dies bedingt� da
 ein mit Schwarzk�orper�
rechnung erzieltes TZ�He II� zu hoch ist und man realistischeModellatmosph�aren
ben�otigt� welche diesen Exzess aufweisen sollten� F�ur die hohen E�ektivtempe�
raturen von Zentralsternen bedeutet dies die Benutzung von NLTE�Modellen�

Mit der Berechnung der ersten NLTE�Modelle wurde klar� da
 pp�Standardmodelle
die Diskrepanz nur noch vergr�o
ern��� da sie bei ��� �A eine tiefe Absorptionskante

��H� oder He II ����
��siehe Osterbrock ���	��
��im Prinzip die Farbtemperatur des fernen UV


�
H � Zanstra� bzw�

�
He II � Zanstra�

Temperaturen
��NGC 	

�
��Eine �Ubersicht hierzu �ndet man in Kaler ������
��bis auf einen schmalen Bereich imHertzsprung�Russell Diagramm
 siehe Husfeld et al� ������
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zeigen�
� Eine M�oglichkeit zur unabh�angigen �Uberpr�ufung bieten solche ZPN� deren
Te� durch eine Spektralanalyse �Standardverfahren� bestimmt wurde�	� Da diese Ana�
lyse aufgrund der Verwendung von strategischen� photosph�arischen Spektrallinien f�ur
die meistenObjekte verl�a
licheWerte von Te� � log g � und photosph�arischer He�H�au�g�
keit liefert� kann man die spektroskopischen E�ektivtemperaturen mit den Zanstra�
Temperaturen�� vergleichen� Als Ergebnis �ndet man� da
 folgende Ungleichung gilt�

TZ�H� � Te� � TZ�He II� �����

Das hei
t� da
 beide Argumente a�� b� zu einem gewissen Teil beitragen� Obwohl
man nun f�ur einige Objekte sehr genaue Vorstellungen von den zugrundeliegenden
Sternparametern hat� bleibt die Zanstra�Diskrepanz f�ur die Modelle doch bestehen�
Dies besagt im wesentlichen� da
 planparallele NLTE Standardmodelle nicht gen�ugend
XUV� Strahlungsstrom liefern�

He II � E�ekt f�ur Uni�ed�Modelle

Wie schon auf Seite �
 vorgestellt wird� hat das Uni�ed�Standardmodell f�ur ��Puppis
im Ionisationskontinuum des He II Grundzustandes einen deutlich erh�ohten Flu
 im
Vergleich zum pp�Standardmodell���
Diesem Verhalten liegt die drastischen Unterbev�olkerung �Abbildung ����� dieses

Atomniveaus zugrunde� wie sie durch die kombinierte Wirkung von Geschwindigkeits�
feld und induzierendem Strahlungsfeld �� ��� �A� zustande kommt� Dies geschieht in
einem Bereich der Atmosph�are� in dem dann das kurzwellige Ionisationskontinuum op�
tisch d�unn wird� Die

�
Depopulation� wird bewirkt durch die St�orung der sonst ges�attig�

ten Resonanzlinie vom Grundzustand auf das erste angeregte Niveau� aufgrund hoher
Strahlungstemperaturen�� im angrenzenden� optisch d�unnen� langwelligen Kontinuum
�eine eingehende Analyse mit den dazugeh�origen Rechnungen �ndet man im Anhang
von Gabler et al� �������� Zu beachten ist� da
� wegen des fehlenden

�
line�blanketing�

im UV��� dieser E�ekt bei den Uni�ed�Standardmodellen �uberbewertet wird�

Modellgitter von ZPN

In welchem Ma
e dieser E�ekt bei Zentralsternen zum Tragen kommt� soll nun un�
tersucht werden� Zum Zwecke eines systematischen Vergleichs � ohne dabei f�ur je�
des Objekt die vollst�andigen Windrechnungen durchf�uhren zu m�ussen � wurde auf

�	siehe auch die Diskussion bei Heap ���		�
 TZ�H� ist bei diesen Modellen mehr oder weniger wie
bei Schwarzk�orperrechnungen

��M�endez et al� �����a�� M�endez et al� �����b�� M�endez et al� ����
�� Mc Carthy et al� ����
�
��Kaler ������� Kudritzki und M�endez ������
��siehe Abbildung ����
��h�oher als die Elektronentemperatur im Entstehungsbereich des Kontinuums
��resultiert in niedrigeren Strahlungstemperaturen in diesem Frequenzband
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Te� log g R�R� M�M� ZHeII Te� log g R�R� M�M� ZHeII
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Tabelle ���� Modellgitter von Uni�ed�Standardmodellen und berechnete
�
Zanstra�

Raten�

die selbstkonsistente Bestimmung der
�
Windparameter� verzichtet und die Werte der

�
force multiplier parameter���

k � ����
� � � ����
� 	 � �����

global f�ur alle Modelle im Gitter verwandt��� Tabelle ��� zeigt die Basisparameter
unseres Modellgitters���

F�ur die Schwerebeschleunigungen und Radien ben�utzten wir die Sternentwicklungs�
Rechnungen f�ur wassersto�brennende post�AGB Sterne�� und extrahierten die Werte
aus deren Masse�Leuchtkraft Relationen bei der gew�unschten E�ektivtemperatur� Bei

��bestimmt f�ur ��Puppis
��Vor� und Nachteile dieses Verfahrens werden in Pauldrach et al� ������ diskutiert
��bei allen Modellen wird

�
normale� Heliumh�au�gkeit �
�
� in dem Besetzungszahlenverh�altnis�

angenommen
��Sch�onberner ������und Wood und Faulkner ������
 da� die letztgenannten Autoren eigentlich

Entwicklungswege f�ur He�Brenner angeben wird hier ignoriert� da jene ziemlich �ahnlich verlaufen
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fester E�ektivtemperatur reicht dann der Bereich der Schwerebeschleunigung von ho�
hen bis zu kleinen� nahe demEddington�limit liegendenWerten und �uberdeckt damit
den Beobachtungsbereich�
�

Vergleich zwischen beobachteten und berechneten He II �
�
Zanstra�Raten	

Die
�
He II �Zanstra�Rate�� de�niert als�

ZHe II � log
Zahl der ionisierenden He� � Photonen �cm�� s���
Stell� Kontinuums Flu
 bei ���� �A �erg cm�� s�� Hz���

�����

wird bestimmt durch die Messungen des Flu
es� sowohl in der He II �	�	 Nebelemissi�
onslinie als auch im stellaren Kontinuum bei ���� �A� Abbildung ���� zeigt nun die Wer�
te von ZHeII der Uni�ed�Standardmodelle �Tabelle ���� zusammen mit Schwarzk�orper�
rechnungen und pp�Standardmodellen�	 im selben Parameterbereich�

Verfolgt man zus�atzlich noch den Verlauf von ZHeII f�ur Modelle� die genau auf den
Entwicklungswegen �Abbildung ���	� liegen��� so sieht man die enormen Unterschiede
�bis zu einem Faktor ��� mehr He II � Photonen� zwischen den Modellans�atzen vor
allem im unteren E�ektivtemperaturbereich�

Der starke Abfall in Abbildung ���� f�ur Te� � ����� K und kleiner Schwere�
beschleunigung im Uni�ed�Model ist auf den Umstand zur�uckzuf�uhren� da
 hier bei
Strahlungsdruck getriebenen Atmosph�aren nahe dem Eddington�limit sehr dichte
und langsame Winde auftreten� Trotz des He II Grundzustand E�ektes um den soni�
schen Punkt� ist das He II � Kontinuum au
erhalb noch vollst�andig optisch dick� Das be�
deutet gleichzeitig� da
 ZPN mit �ahnlichen Sternparametern erheblich unterschiedliche
ZHeII besitzen k�onnen� Auf der anderen Seite zeigen beide Abbildungen� da
 ZHeII kein
eindeutiges Ma
 f�ur die E�ektivtemperatur ist� sondern eben sowohl von Te� als auch
von log g abh�angt���

Zum Vergleich mit der Beobachtung haben wir �� Zentralsterne aus den photo�
sph�arischen Spektralanalysen von M�endez et al� �����a�� Mc Carthy et al� �������
M�endez et al� ������ entnommen� bei denen im umgebenden Nebel He II �	�	 gemes�
sen wurde � siehe Tabelle ��� ��
Die

�
beobachtete� Zanstra Rate ZHeII erh�alt man durch�

Zbeob�
He II � 
����� � log F����� ���V � ���� c � log

�
�B �He��

� ��	�	�

�
������

�	M�endez et al� �����a�� Mc Carthy et al� ����
�
��Clegg und Middlemass ����	�� M�endez et al� �����a�
��Sch�onberner ������� Wood und Faulkner ������
 die Wege sind durch fast konstante Masse

ausgezeichnet
��siehe auch Husfeld et al� ������� Clegg und Middlemass ����	�
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Stern Teff log g Zbeob� Zunif Zhydrost� ZSchwarzk�

� ��� � � cgs �
NGC*�
�� �� � � 
�� � ��� ����� ��� ������	�
�	�� ���	�	���	�� �
�
�	�
����
IC*
�	� �� � � ��� � ��� �
�	� ��� �
����	���	�� �����	���	�� �
�	�	���	��
IC*�	
� �� � � ��� � ��� �
�
� ��� �
����	���	�� �����	���	�� �
�	�	���	��

NGC*	��� �� � � 
�� � ��� ����� ��
 �
����	���	�� �����	���	�� �
�	�	���	��
NGC*	��� �� � � 
�� � ��� ����� ��
 �
����	�
���	 �����	���	�� �
�	�	���	��
IC*���� 	� � � ��� � ��� ����� ��� ������	���	�� �
�������	�� �����	���	��

NGC*��
� �� � � ��	 � ��� ����� ��� ���
����
�	�
 �
�������	�� �����	���	��
NGC*
��� �� � � ��� � ��� ����� ��� ����������	�
 �����������
 �����	���	��
NGC*�
	� �� � � ��� � ��� ����� ��� ������	���	�� ���������	�� �����	���	��
NGC*�
	� �� � � ��� � ��� �	��� ��� ���	��	�
�	�� ���������	�� �����	���	��
NGC*���� �� � �� ��� � ��� ����� ��� �	����	������ ������������ �����	���	��

Tabelle ���� Vergleich zwischen beobachteten und berechneten Zanstra Raten

F���� ist der beobachtete Nebel� Flu
 in He II �	�	 �in erg cm��s���� V ist die schein�
bare ZPN Helligkeit im Optischen� c ist die logarithmische Extinktion bei H� und die
��s sind Rekombinationskoe zienten���
Zus�atzlich mu
 angemerkt werden� da
� wegen der Windemissionsauf�ullung�� von

H� bei Objekten nahe am Eddington�limit� dort die Schwerebeschleunigung �typi�
scherweise� log g � ��� oder kleiner� aus den pp�Standarmodellen f�ur Uni�ed�Standardmodelle
zu klein ist� Die entsprechenden Parameter der planparallelen Modelle wurden deshalb
um einen solchen Betrag korrigiert�
Die auf diese Weise erhaltenen ZHeII sind f�ur Uni�ed�Standardmodelle in Abbil�

dung ���� und f�ur pp�Standardmodelle in Abbildung ���� in Form eines
�
spektroskopi�

schen� Hertzsprung�Russell Diagramm�� angelegt�
Aus den Abbildungen ���� und ����� zusammenmit Tabelle ���� kann man nun einen

direkten Vergleich vornehmen �Tabelle ����� Die angegebenen Fehler f�ur ZHeII sind die
umgerechneten Unsicherheiten in Te� bzw� log g aus der Spektralanalyse�
Die Abbildungen ����� ��
� fassen die Ergebnisse aus diesem Vergleich in anschauli�

cher Weise zusammen� Speziell bei k�uhleren Objekten wie IC 
�	�� IC �	
� und NGC
	���� f�ur welche planparallele Rechnungen viel zu geringe ZHeIIVorhersagen bieten�
erh�alt man durch den Einsatz von Uni�ed�Standardmodellen eine wesentliche Verbes�
serung� Trotzdem bleiben noch Sterne �NGC �
�� und 	����� f�ur die die Steigerung an
EUV�Flu
 durch Uni�ed�Modelle unzureichend ist� um die aus He II �	�	 abgeleiteten
stellaren Fl�usse zu reproduzieren� F�ur die hei
en Objekte �ndet man folgende Situation

��aus Brocklehurst ���	�� und Osterbrock ���	��
 die restlichen Beobachtungsdaten sind aus M�endez
et al� ������� M�endez und Kudritzki ����	�

��siehe Seite 	

��dasjenige Diagramm� in dem der Fit der Spektralanalyse ausgef�uhrt wird
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vor�

Die H�alfte der Sterne �NGC ��
�� 
���� ����� kann durch Uni�ed�Modelle
ge�tted werden��� aber die Unterschiede zu planparallelen Modellen sind
hier gering� gem�a
 dem Verhalten nahe amEddington�limit��� F�ur die an�
dere H�alfte der Objekte �IC ����� NGC �
	�� �
	�� bleibt jedoch eine klare
Diskrepanz bestehen und es stellt sich die Frage� ob� vom pragmatischen
Standpunkt des Beobachters aus� der Einsatz einfacher Schwarzk�orperrech�
nungen nicht genauso gut ist�

Die Abbildungen ��
�� ���	 best�atigen� da
 bis auf wenige Ausnahmen �NGC �
���
	���� die Annahme eines Schwarzk�orperstrahlers mit TBB � Te� innerhalb der Fehler�
grenzen gleich gute Werte liefert� wie die Uni�ed�Modelle� welche doch in ihrer Physik
wesentlich detaillierter sind� Abbildung ���	 legt nahe� da
 sogar f�ur ����� K 
 Te� 

����� K die simple Schwarzk�orperemission eine vern�unftige ad hoc Beschreibung f�ur
das Ergebnis des komplizierten He II �

�
Depopulation E�ekts��� darstellt�

Da f�ur hei
ere ZPN die He II � Opazit�at schw�acher wird� weicht die Entstehungs�
tiefe des He IIGrundzustandskontinuums mehr in die Photosph�are zur�uck und der
He IIE�ekt wird unbedeutender� Das bedeutet� da
 Uni�ed�Modelle nur noch klei�
nere Verbesserungen ergeben und nicht die volle Schwarzk�orperemission erreichen� In
extrem diskrepanten F�allen �NGC �
	���
	�� produzieren sie demgem�a
 auch zu wenig
EUV�Flu
�
Um die Ursache der verbleibenden Diskrepanzen aufzusp�uren� bleiben nicht mehr

viele M�oglichkeiten� Die ad hoc Festsetzung der
�
force multiplier parameter� auf die

Werte f�ur ��Puppis ist sicherlich eine potentielle Fehlerquelle� vor allem f�ur hei
ere
Kandidaten� Auf der anderen Seite sind die Sterne mit den gr�o
ten Abweichungen in
allen Temperaturbereichen �NGC �
��� 	���� �
	�� unserer Tabelle ��� anzutre�en�
gleichzeitig wird ein hei
es Objekt �NGC ����� gut repr�asentiert� Es ist nur schwer
vorstellbar� da
 deshalb ein Fehler von einem Faktor �� durch diese Vernachl�assigung
begangen wird�
Eine Alternative ist die Beobachtung von R�ontgenstrahlung in O�Stern Spektren�

Durch Studien der Winde massiver O�Sterne wei
 man� da
 Instabilit�aten in den Win�
den zu Schocks mit beobachtbarer R�ontgenemissivit�at f�uhren� Testrechnungen von
Pauldrach et al� ������ zeigen� da
 diese Schocks auch einen signi�kanten Anteil an
EUV Photonen erzeugen k�onnen� Um diese Hypothese zu bekr�aftigen� ist nat�urlich
ein genaues Studium der Windeigenschaften und des UV�Spektrums der F�alle mit den
gr�o
ten Abweichungen vonn�oten� Sollte sich best�atigen� da
 ein entscheidender Ein�u

besteht� so liegt es nahe� da
 dieser auch bei den nicht diskrepanten Objekten vor�
handen ist� Wie auf Seite �� schon bemerkt wurde� �ubersch�atzen Uni�ed�Modelle des

��wenigstens innerhalb der Fehlergrenzen
��siehe zu diesem E�ekt Husfeld et al� ������
��verursacht durch eben das Abweichen vom LTE in expandierenden Atmosph�aren
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fehlenden
�
metal line blanketing� wegen den EUV�Flu
� Wieweit diese �Uberbewertung

geht und ob sie eventuell durch obige Hypothese kompensiert werden kann� mu
 in
zuk�unftigen Arbeiten gekl�art werden�

III�B kontinuierliche Flu�verteilungen bei ZPN

Mit dem in Tabelle ��� aufgef�uhrten Gitter von ZPN�Modellen k�onnen wir eine sy�
stematische Gegen�uberstellung der kontinuierlichen Energieverteilung vornehmen� Zu
diesem Zweck tragen wir f�ur einen festen Wert der E�ektivtemperatur �Abbildung ��
��
Abbildung ��
�� s�amtliche Modelle zu unterschiedlichem log g auf� Neben der bekann�
ten Tatsache� da
 f�ur den ultravioletten und optischen Spektralbereich�
 Modelle mit
verschiedenem log g nur schwer zu unterscheiden sind� und deshalb die Bestimmung
von Te� unter Zuhilfenahme gemessener Flu
verteilungen in diesen Wellenl�angenberei�
chen nicht eindeutig ist� gibt es bei Uni�ed�Modellen charakteristische Unterschiede zu
planparallelen Rechnungen�

Modelle mit dem kleinsten log g haben jeweils den gr�o
ten Infrarotexzess�
Diese Eigenschaft kommt durch die N�ahe
	 zumEddington�limit von die�
sen Modellen zustande� da die h�ohere Winddichte eine verst�arkte frei�frei
Strahlung von Wassersto� und Helium zur Folge hat� Gleichzeitig sind
diese Modelle im FUV etwas �acher
�� Besitzt man also neben der opti�
schen Flu
verteilung auch die Information der Infrarotmessung� so wird die
Farbtemperaturbestimmung durch Uni�ed�Modelle wieder eindeutig und
brauchbar
��

W�ahrend die Realisierung dieses Konzeptes bei hei
en Sternen ohne umh�ullendenNebel
auf der Hand liegt� mu
 bei ZPN am Einzelobjekt entschieden werden� Whitelock
������ pr�asentierte IRAS�Messungen von Planetarischen Nebeln im nahen Infrarot und
r�aumte ein� da
 hei
e� helle ZPN im J�Band
� sichtbar sind� Unsere Modelle zeigen
aber den gr�o
ten E�ekt erst bei �� � ����m� Dies bedeutet� da
 die Flu
verteilung
der Sterne �uberlagert wird von frei�frei Emission und Staubemission des Nebels� Ein
Anwendungserfolg dieser Methode ist deshalb nur bei Objekten mit schwachem Nebel�
die gleichzeitig nahe am Eddington�limit liegen� zu erwarten�

Ein extremes Beispiel f�ur NGC ����

Eines der stark abweichenden Exemplare bez�uglich der Zanstra� Diskrepanz war
NGC �
��� F�ur diesen Stern haben wir au
erhalb des Gitters ein gesondertes Modell

�	Abbott und Hummer ������
	��
�
	�bis zu einem Faktor �
	�planparallele Modelle zeigen diesen Infrarotexzess nicht
	������m
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Te� log g R�R� �M�M�Jahr� v� km)s k � 	

����� 
��� ���� ��� � ���� ��
� ���� ��	�� ����	

Tabelle ����� Modellparameter f�ur NGC �
���

berechnet� um die Problematik f�ur Sterne nahe am Eddington�limit aufzuzeigen� Die
Stern�Parameter sind Tabelle ���� zu entnehmen� Die

�
force multiplier parameter� sind

aus der Arbeit Pauldrach et al� ������ und gelten f�ur ein Objekt mit optisch dicken He II
Kontinuum� Lagen die extremsten Beispiele unseres Modellgitters bei ca� 	� ! vom
Eddington�limit� so betr�agt die N�ahe f�ur dieses Modell �
 !� Der Unterschied liegt
nur in einer Verminderung der Schwerebeschleunigung um ��� dex� Welche Auswirkung
das f�ur die beobachtbaren Aspekte bedeutet� sollen die nachfolgenden Abbildungen
zeigen�
Die kontinuierliche Flu
verteilung �Abbildung ��

� im Vergleich zwischen Uni�ed�

Standardmodell und pp�Standardmodell zeigt� da
 die sph�arische Rechnung ein erheb�
lich �acheres Energiespektrum produziert� bei gleichzeitig sehr starkem Infrarotexzess�
Dieser ist nun schon im J�Band deutlich angehoben
�� Auf der anderen Seite bedeu�
tet die �achere Energieverteilung� da
 man ein so beobachtetes Spektrum anhand von
pp�Standardmodellen bei niedrigerer E�ektivtemperatur eingeordnet h�atte�
Auch die typischen Wassersto�� und Helium� Linien dieses Modells zeigen deutliche

Winde�ekte �Abbildungen ��
�� ��
��� So sind die starken Windemissions Linien f�ur
planparallele Modelle nicht zu erkl�aren� Angesichts der Auswirkungen auf Linien und
Kontinua� je n�aher das Eddington�limit r�uckt� stellt sich die Frage� wie weit die
planparallele Analyse noch G�ultigkeit hat
�� F�ur solche Objekte sollten Uni�ed�Modelle
der deutlich bessere Zugang sein�
F�ur dieses spezielle Objekt �NGC �
��� darf aber nicht verschwiegen werden� da


bez�uglich der He II Zanstra� Diskrepanz kein Fortschritt erzielt wird� da die hohe
Winddichte
� die Absorption ausgehend vom He II Grundzustand enorm verst�arkt�

	�mit einem Faktor �
	�betrachtet man die Fehlergrenzen� so betri�t dies auch einige Objekte in unserer Zanstra�Analyse
	�vergleiche Seite ��
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III�C H II � Regionen mit He II � Rekombinationslinien

F�ur den di�erentiellen Vergleich von
�
Giant Extragalactic H II Regions �GEHRs�� in

normalen und
�
starburst� Galaxien ist die Kenntnis der stellaren Komponente als ioni�

sierende Quelle von ausschlaggebender Bedeutung� Aus demFehlen von He IIEmissionslinien
in Rekombinationsspektren von GEHRs wird normalerweise geschlossen� da
 die e�ek�
tiven Temperaturen der ionisierenden Sterne kleiner als 	���� K sein m�ussen
�� im
Einklang zu den E�ektivtemperaturen f�ur die massereichsten und hei
esten� bekann�
ten Sterne in unserer eigenen Galaxie
�� Andererseits wurden schon fr�uher in einigen
hoch�angeregten Spektren von GEHRs He II
�	�	 Emissionslinien gemessen �Bergeron
�������� doch die schlechte Au��osung der damaligen �D�Detektoren erlaubte es nicht�
zwischen Stern� und Nebelemission zu unterscheiden�
Durch den Einsatz von �D�Detektoren in j�ungster Zeit wurde es jedoch klar� da
 in

der Tat einige GEHRs He II
�	�	 Nebelemissionslinien zeigen �Pakull und Angebault
����	�� Stasi�nska et al� ����	�� Pakull und Motch ������� Kennicutt ������� Garnett
et al� �������� Diese eindeutige Beobachtung der He II
�	�	 Nebel� Emission stellte
die Frage nach der physikalischen Natur der ionisierenden stellaren Strahlung

 in den
Vordergrund� W�ahrend hei
eWolf�Rayet Sterne�

�
X�ray binaries� oder strahlungs�

getriebene Schocks in den H II Regionen als m�ogliche Erkl�arung diskutiert wurden�
schlo
 man normale O�Sterne mit der Begr�undung aus� da
 gem�a
 dem Flu
� der von
NLTE�Standardmodellen vorhergesagt wird� diese Sterne dann hei
er als 	���� K sein
m�u
ten� Dies steht aber im Widerspruch zu Entwicklungswegrechnungen�
In diesem Abschnitt soll nun gezeigt werden� da
 dieses Argument nicht richtig

ist� wenn Uni�ed�Modelle verwendet werden� Um R�uckschl�usse auf die zugrundelie�
genden Ionisationsquellen zu ziehen� werden wie beim Zanstra�Problem aus H� oder
He II �	�	 die Anzahl der ionisierenden Photonen im Wassersto��Lyman bzw� Helium
II �Lyman Kontinuum gewonnen und zueinander in Beziehung�		 gesetzt�

Q�He���Q�H	� � ZHeII � ZH� ������

Diese Gr�o
e ist auch bei fehlender Kenntnis der Anzahl ionisierender Sterne in erster
N�aherung ein Ma
 f�ur deren�	� E�ektivtemperatur� da eben nur das Verh�altnis der
Photonenanzahl in den beiden Frequenzbereichen eingeht�
Garnett et al� ������ zeigten anhand einiger extragalaktischer H II � Regionen �N��C

und N���F in der Gro
en MagellanschenWolke� N�	 in der kleinenMagellanschenWol�
ke und IC�	�
� den Vergleich zwischen beobachteten und aus planparallelenModellrechnungen�	�

	�Campbell ������� V�ilchez und Pagel ������
	�Kudritzki und Hummer ������� Kudritzki und Hummer ����
�� Kudritzki et al� �����a�
		f�ur eine ausf�uhrliche Diskussion siehe Pakull und Motch ������� Kennicutt ������ und Garnett et

al� ������
���das sogenannte

�
hardness ratio�

���gemittelte
���Husfeld et al� ������� Clegg und Middlemass ����	�
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Te� log g R�R� M�M� Edd��Limit LK�Klasse ZHeII�ZH
����� 
�� ���� ��	�� �� ! V �
���
����� 
��� �
�� ����	 �� ! I �����
����� ��� ���� ���	 �� ! V �
���
����� 
�	 ���� ���� 	
 ! I �
���
����� ��� ���� 
	�� �� ! V �
�
	
����� 
�� ���� ���� 	� ! I �
��	

���� ��� ��� ���� � ! V �����

���� 
�� 
	�� ���� �� ! I ���
�

Tabelle ����� Modellgitter von Uni�ed�Standardmodellen f�ur das
�
Q�ratio� Problem�

ermittelten
�
Q�ratios��

Dieser Vergleich wird hier in Abbildung ��
	 wiedergegeben� Die horizontalen Linien
geben den Bereich der Beobachtung wieder� Durchgezogene Linien sind Iso�Konturen
zu gleicher Schwerebeschleunigung in den planparallelen Modellrechnungen� wobei der
kleinste Wert f�ur log g die Grenze zum Eddington�Limit darstellt�
Der Vergleich zeigt� da
 falls planparallele Modelle eine zutre�ende Atmosph�aren�

beschreibung darstellen� die Ionisationsquellen mindestens ����� K hei
 sein m�ussen�
Diese Aussage ist nur schwer zu vereinbaren mit den Vorstellungen der Sternentwick�
lung� Junge� auf der Hauptreihe startende� massive Sterne sollten nicht schwerer als
etwa ���M� sein� oder �aquivalent dazu ����� K hei
�	�� Hei
ere Sterne sind nur noch im
Sp�atstadium ihrer Entwicklung als massearme Zentralsterne oder

�
subdwarf� O�Sterne

zu sehen� massive� hei
ere Einzelsterne hingegen werden bis auf solche im Wolf�

Rayet Stadium nicht beobachtet�
Wir haben nun Uni�ed�Standardmodelle f�ur �Uberriesen� �I� und Hauptreihen� �V�

Sterne berechnet �Tabelle ������ um diese Frage genauer zu untersuchen� Die Sternpa�
rameter repr�asentierenWerte� wie sie aus Entwicklungswegrechnungen von Maeder und
Meynet ������ angegeben werden� Die Q�Werte der jeweils � Modelle einer Leuchtkraft�
klasse� sind ebenfalls in Abbildung ��
	 eingetragen� Man sieht� da
 genauso wie beim
Zanstra�Problem f�ur Zentralsterne� Uni�ed�Modelle wegen des He II � Grundzustand�
e�ektes auch f�ur massive Sterne im Temperaturbereich zwischen 
���� K � ����� K�
Gr�o
enordnungsm�a
ig h�ohere He II � Fl�u
e berechnen� Trotz der Verbesserung bleibt
jedoch noch eine Diskrepanz von einer Gr�o
enordnung�
Groenewegen et al� ������� Lamers ������ zeigten�	� in einem genauen Vergleich der

beobacheten P�Cygni Linien von �	 O�Sternen� da
 beobachtete Windendgeschwindig�
keiten bis zu ��! kleiner sind� als radiative Windmodelle vorhersagen� welche Stern�
parameter aus Entwicklungswegen ben�utzen� Die Autoren schlo
en daraus� da
 spek�
troskopisch abgeleitete Sternmassen im Durchschnitt um den Faktor ���� kleiner sind�

���vergleiche hierzu Maeder und Meynet ����	�� Kudritzki et al� �����a�� Kudritzki et al� �����b�
���siehe auch Kudritzki et al� �����b�� Herrero et al� ������
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Te� log g R�R� M�M� Edd��Limit LK�Klasse ZHeII � ZH

����� 
��
� ����� �	�� ���
 ! I �����
����� 
���� �
��� �	�� ���� ! I ���	�
����� 
���� ���	 �	�� ���
 ! I �
���

Tabelle ����� Uni�ed�Standardmodelle konstanter Masse f�ur das
�
Q�ratio� Problem�

Ber�ucksichtigtman diesen Umstand� so k�onnen bei sonst gleicher Lage imHertzprung�

Russel� Diagramm� Sterne eine um � log g � ����� verminderte Schwerebeschleuni�
gung besitzen� Eine solche Unsicherheit in der Schwerebeschleunigung bedeutet aber
f�ur Sterne� die sich ohnehin nahe am Eddington�Limit be�nden� eine dramatische
�Anderung ihrer atmosph�arischen Eigenschaften� Um dies zu verdeutlichen� haben wir
f�ur das hei
e Ende der massiven �Uberriesenmodelle einen quasi Entwicklungsweg mit
konstanter Masse und Leuchtkraft gerechnet� der sehr nahe ���!� am Eddington�
Limit verl�auft� Die Schwerebeschleunigung ist gegen�uber vergleichbaren Sternen aus
Tabelle ���� nur bis zur H�alfte des abgesch�atzten Bereiches erniedrigt� Die in Tabel�
le ���� angef�uhrten Modelle sind in ihren

�
Q�ratios� ebenfalls als einzelne Kreuze in

Abbildung ��
	 mit eingetragen� Es zeigt sich nun� da
 auch Sterne mit niedrigerer Ef�
fektivtemperatur in der Lage sein k�onnen� die Beobachtung zu erkl�aren und gleichzeitig
im Einklang�	� mit Entwicklungswegen stehen�
Auf�alligerweise gelingt es o�enbar Modellen mit E�ektivtemperaturen die nur etwas

hei
er als ����� K sind� gen�ugend Flu
 im He II � Kontinuum zu produzieren� wenn
sie nur nahe genug am Eddington�Limit liegen� Um dies zu verstehen� unterziehen
wir die zwei ����� K Modelle mit log g � 
��� bzw� log g � 
�� einem direkten Ver�
gleich� Abbildung ��
� zeigt die� zum Verst�andnis f�ur das unterschiedliche Verhalten
notwendige Information� Die optische Tiefe �c� bei welcher das kontinuierliche Strah�
lungsfeld � ��� �A optisch d�unn wird� kann mit Hilfe der Gleichungen �Anhang A�
�A�����	���A����� abgesch�atzt werden�

�c � �R�
Z rc

�

�kn�dr ������

Mit Verwendung eines � � Geschwindigkeitsfeldes resultiert daraus�

�c � �����

�M�
��e

h�
kTR

v��R��T �r����
$��� �

rc
����� � �%

� � �� ����
�

Bei bekannten Werten f�ur die Modelle kann dieser Ausdruck durch die Bedingung

�c
�
� ��

p

 nach rc aufgel�ost werden� F�ur beide Modelle gilt in guter N�aherung� da


���im Rahmen der obigen Diskussion
���im Gegensatz zur Situation des Strahlungsgleichgewichtes bei tiefen Temperaturen� ist hier die
Verwendung des Korrekturfaktors � nicht notwendig
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Te� � �����K Te� � �����K
log g � 
�� log g � 
���

�M�� ���� ����
v� ����km)s ���	km)s
R� �
� �R� �
� �R�
� ����� ���
�
rc �����	
� ������
	
rs ������ ������

log �Ross ����� ���	�
Tabelle ���
� N�aherungen f�ur Uni�ed�Standardmodelle zum

�
Q�ratio� Problem�

von au
en bis zu rc die optischeThomson�Tiefe gleich der optischenRosseland�Tiefe
ist�

�Ross � �
e�� � IHeY �

mp�� � �Y �

Z rc

�
�dr ������

Mit � � Geschwindigkeitsfeld�	� ergibt sich�

�Ross � �
�
��
�M��

v�R�

$��� �
rc
���� � �%

�� �
������

Tabelle ���
 fa
t die Werte f�ur die beiden Modelle zusammen� Ein wesentliches Merk�
mal f�ur beide Modelle ist es� da
 sich das Kontinuum rein photosph�arisch� unterhalb
des Schallpunktes rs �

�

��� vs
v� �

��� bildet
�	�� Bei ungef�ahr gleichen Radien rc der beiden

Modelle entscheidet dann das gr�o
ere Verh�altnis von Massenverlustrate zu Windend�
geschwindigkeit �Winddichte� im Modell mit der kleineren Schwerebeschleunigung�
da
 dieser Punkt bei h�oheren Werten von �Ross erreicht wird� In beiden Modellen
ist dies gleichzeitig der Punkt mit dem lokalen Temperaturminimum� Setzt man wie�
derum n�aherungsweise einen grauen Temperaturverlauf f�ur den inneren Bereich an�
so geh�oren zu h�oheren Werten von �Ross auch h�ohere lokale Werte der Elektronen�
temperatur� Diesem Umstand ist es schlie
lich zuzuschreiben� da
 die resultierende
Strahlungstemperatur�	
 aus Gleichung �A��� h�ohere Werte f�ur das Modell mit der
kleineren Schwerebeschleunigung hat� Je hei
er der Stern also ist� um so kleiner wird

die Grundzustandsbesetzungszahl durch das Verh�altnis e
h�

kT �r�

T 
r����
� Die optische Tiefe��	

�c � ��
p

 f�ur das He II Kontinuum wird bei kleinerer Besetzungszahl dann aber erst

���wir verwenden � � 
��	�� 
�
��vesc	�

km�s� 
�

�	�� siehe Pauldrach et al� ������

���vs �

r

��
��IHe�Y �kTe



���Y �mp

��	oder �aquivalent dazu� der Strahlungsstrom
���Gleichung ������
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weiter innen erreicht� Die N�ahe zum Eddington�Limit erh�oht die Winddichte� die
wiederum durch das quadratische Auftreten von �M in ����
� daf�ur sorgt� da
 die Kon�
tinuumsentstehung zu kleineren Radien verschoben wird�
Zusammenfassend l�a
t sich sagen� da
 normale massereiche O�Sterne sehr wohl

m�ogliche Ionisationsquellen f�ur GEHRs zu sein k�onnen und He II� Rekombinationslinien
erzeugen� wenn sie nur nahe genug am Eddington�limit liegen�
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IV R�esum�e und Ausblick

Wie wir gesehen haben� bieten die Uni�ed�Modellatmosph�aren das ideale Werkzeug f�ur
die quantitative Spektralanalyse hei
er Sterne� Diese neue Art von Modellatmosph�aren
erlaubt die quantitative� diagnostische Behandlung von�

�
�
photosph�arischen� Absorptionslinien �wie H� � He II ���� � He II ���� � inklusive

�
Windkontamination��

� von Windlinien wie He II �	�	 � H� �

� dem IR�Kontinuum� IR�Linien
� und der ionisierenden UV�Strahlung�

Der Einsatz dieser Modellatmosph�aren ist vor allem f�ur die leuchtkr�aftigsten der mas�
sereichen Sterne wichtig� da diese starke Sternwinde besitzen� Das sind aber gerade
diejenigen Objekte in entfernten Galaxien� f�ur die es mit Hilfe der modernen Spek�
trographen an den neuen Gro
teleskopen �ESO VLT� Keck� Teleskop� Texas SST�
Hubble Space Telescope� zuerst gelingen wird� detaillierte Spektren aufzunehmen�
Uni�ed�Atmosph�aren werden es dann erlauben� Masse� Radius� Leuchtkraft� chemi�
sche Zusammensetzung und Entfernung von solchen Objekten in anderen Galaxien zu
bestimmen����
Ein weiterer wichtiger Aspekt ergibt sich f�ur die Ionisation von

�
Giant Extragalac�

tic H II Regions �GEHRs��� die f�ur die Untersuchung extragalaktischer Systeme von
gro
er Bedeutung sind� Unsere Rechnungen zeigen� da
 f�ur die Bestimmung der ioni�
sierenden Sternpopulation� mit den Uni�ed�Modellatmosph�aren��� auch O�Sterne� die
sich in gro
er N�ahe zum Eddington�limit be�nden� in Betracht zu ziehen sind�
Die wohl beste Bestimmung extragalaktischer Entfernungen im Bereich � ��Mpc

stellt die Invarianz der OIII Leuchtkraftfunktion Planetarischer Nebel �PNLF� dar����
Zur Interpretation der PNLF �insbesondere in ihrer Abh�angigkeit von der Metallizit�at�
sind Nebel Ionisations� und Rekombinationsrechnungen auf der Basis von Uni�ed�
Modellatmosph�aren wichtig�
Trotz der Erfolge unseres Modellansatzes bleiben noch Fragen o�en� Eine wesentli�

che Vernachl�assigung ist das Fehlen von
�
line blanketing� f�ur selbstkonsistenteModelle�

Ans�atze� welche diesen E�ekt simulieren� sind nur Flickwerk in einer unvollst�andigen
Theorie� Wie Puls ������ zeigte� verlangt die korrekte� vollst�andige Behandlung aller
Linien im

�
comoving frame� den Einsatz von ca� ������ diskreten Frequenzst�utzstel�

len in der Rechnung� Da unsere Modellatmosph�aren mit ca� ��� Frequenzpunkten f�ur
das ganze Spektrum schon an der Grenze der Durchf�uhrbarkeit liegen� sieht man� wie

���siehe Kudritzki et al� �����a�
���die die E�ekte des Sternwindes mit einschlie�en
���siehe z�B� Jacoby et al� ����
�
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weit das Ziel� mit herk�ommlichen Methoden
�
line blanketing� in expandierenden At�

mosph�aren zu beschreiben� momentan entfernt liegt�
Im Gegensatz dazu ist das Abl�osen der Sobolev�Approximation durch einem

�
comoving frame� Ansatz mit der Entwicklung eines schnellen Operators von Puls
������ in den Bereich der naheliegenden Erweiterungen gekommen� Wie Testrechnun�
gen von Sellmaier ������ zeigen� ist der Rechenzeitaufwand durch eine geschickte Im�
plementierung des

�
comoving frame� Ansatzes soweit gesunken� da
 an einen Einsatz

wenigstens in Uni�ed�Standardmodellen zu denken ist�
F�ur die Uni�ed�Metallmodelle liegt das Hauptaugenmerk auf der Verbesserung von

Strahlungs� und Sto
�ubergangsrechnungen� Die Einf�uhrung von individuellen und kor�
rigierten Querschnitten und gf�Werten��� f�ur jeden �Ubergang� die Ber�ucksichtigung
auch der Ionisation zu angeregten Niveaus der n�achsth�oheren Ionisationsstufe� sind
nur die wichtigsten Anforderungen an verbesserte Metallmodelle und Gegenstand der
momentanen Forschung����
Zum Schlu
 soll nicht verschwiegen werden� da
 E�ekte� die vielleicht nicht�statio�

n�aren Ursprungs sind wie z�B�
�
narrow line components� oder die R�ontgenemission

hei
er Sterne� durch unsere Vorgehensweise noch nicht beschrieben sind� Gerade bei
O�Sternen sind R�ontgen��usse aber eine wichtige Beobachtungsgr�o
e� Zuk�unftige Mo�
delle� m�ussen sowohl die Herkunft dieser Strahlung� als auch die St�arke des Strah�
lungsstromes selbstkonsistent erkl�aren� Bis zu einer Theorie hei
er Sterne� die auch
diese Beobachtungen selbstkonsistent erkl�aren kann� ist es jedoch noch ein weiter Weg�

���siehe Seite �	
���Pauldrach ������
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Anhang A

N�aherung f�ur die

He IIGrundzustandsopazit�at�

F�ur die Darstellung der He IIGrundzustandsopazit�at ben�otigen wir die NLTE�Besetz�
ungszahl des Grundniveaus� Mit der Saha�Formel erhalten wir aus der He III� und
Elektronendichte f�ur die LTE Besetzungszahl�

n�� � nHe IIIne

�
h�

��mpkT �r�

����

e
h�

kT �r� �A���

Bei den Ionisationsverh�altnissen in O�Sternen gilt f�ur nHe III und ne in sehr guter
N�aherung�

nHe III � Y
�

mp�� � �Y �
�A���

ne � Y
��� � IHeY �

mp�� � �Y �
�A�
�

Y ist das Verh�altnis zwischen den Gesamtteilchendichten von Helium und Wassersto��
Die Anzahl der freien Elektronen pro Heliumatom IHe ist f�ur unsere Atmosph�aren gleich
�� Um aus der LTE�Besetzungszahl zur NLTE�Besetzungszahl zu gelangen� m�ussen wir
mit dem

�
departure�Koe zienten� b� multiplizieren� b� kann in der �

��level� N�aherung
durch � die Energieniveaus verbindende � Strahlungsraten� abgesch�atzt werden zu�

b� �
Rk� �

�
n�
n�

��
�A��

Rk�
R�k��A��

R�k �
�
n�
n�

��
�cIcA��

c�

�h�� e
h�

kT �r� R�k
R�k��A��

�A���

�siehe Gabler et al� ������Appendix

���
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F�ur den �au
eren Atmosph�arenbereich zeigen die Rechnungen� da
 R�k 
 �A�� ist und
der zweite Term im Nenner klein ist gegen�uber R�k� F�ur die reduzierte Darstellung des

�
departure�Koe zienten� b� verbleibt�

b� �
Rk� � �e

h���
kTR Rk�

R�k
�A���

F�ur die Ratenintegration ben�otigen wir den Verlauf sowohl der mittleren Intensit�at J��
als auch der Wirkungsquerschnitte� Da unser Strahlungsfeld au
en optisch d�unn ist�
k�onnen wir

J� � W �r�B��TR� �A�	�

setzen� mit dem
�
dilution��Faktor W �r� und der Planck�Funktion B��TR� f�ur die

Strahlungstemperatur der kontinuierlichen Frequenz� Die Bestimmung der Strahlungs�
temperatur ist aus der modi�zierten Eddington�Barbier� Relation� m�oglich�

H� �
�

�
p

 b�

B� $T ��� � �p


�% �A���

Einsetzen von �H� � B��TR� und Au��osen nach der Strahlungstemperatur ergibt�

TR �
�

k
h�
ln
�
b�
��� �p

�
�
p
�

�

�
� �

T 
��� �p
�
�

�A���

Die Wirkungsquerschnitte werden durch den Schwellenwert an der Kante mal einem
��� Verlauf abgesch�atzt� Die Auswertung der Exponentialintegrale durch Gammafunk�
tionen ergibt schlie
lich�

b� � ������
T �r�e�

h�
k

��T 
r����TR�

TRW �r�
�A���

b� h�angt somit nur noch von der lokalen Temperatur und dem einem Wert der Strah�
lungstemperatur ab� Jene wiederum ist rekursiv verkn�upft mit dem

�
departure��Koe zient

im Nenner von �A��� f�ur einen bestimmten � �Wert� Zusammen mit der �nalen Formel
f�ur b� �Gleichung A��� l�a
t sich diese Rekursion zun�achst f�ur diesen Punkt au��osen�
Man erh�alt f�ur b���� � �p

�
��

b���� � �p


� �

�p


e

h�
kT �r�

�
�W �r�

�����

p
�
��
�

�A����

mit der Temperatur T �r� an diesem Ort� Gleichung �A���� wird in �A��� eingesetzt und
gibt die Strahlungstemperatur� welche f�ur die

�
globale� Gleichung �A��� ben�otigt wird�

�wir verwenden Gleichung �A�	� wie in Husfeld et al� ������



��


An dieser Stelle mu
 bemerkt werden� da
 die Approximation f�ur b� im �au
eren Teil
bis zu einem Faktor 
 vom tats�achlichen Verlauf im Modell abweicht� Der Grund liegt
hier haupts�achlich in der �Uberbewertung der Raten durch eine mit festen Frequenz�
gewichten durchgef�uhrte Integration� Die Frequenzintegration ist hierbei durch eine
��Punkte Simpson�Regel realisiert� Die St�utzstellen sind so optimiert worden� da
 im
Uni�ed�Standardmodell f�ur O�Sterne ein minimaler Integrationsfehler im Temperatur�
bereich zwischen 
���� K � ������ K begangen wird� F�ur viel kleinere Temperaturen
�hier � ����� K� wird die Integration nur des He IIKontinuums� hingegen bis zu einem
Faktor �� �uberbewertet� Die Art der Frequenzintegration� ist dabei wegen des Linea�
risierungsschemas vorgegeben� Da die ��Punkte Simpson�Regel sowohl bez�uglich der
Anzahl der zu vergebenden St�utzstellen� wie auch bez�uglich der Genauigkeit ein Opti�
mum darstellt�� ist dieser Fehler prinzipiell nicht zu vermeiden� In einem Versuch� den
Fehler durch Tschebyschev�Polynome �uber Potenzen von r zu parametrisieren� stellte
sich heraus� da
 mindestens bis zur Ordnung � alle Koe zienten ber�ucksichtigt werden
m�ussen� Aus diesem Grunde kann die Formel f�ur den

�
departure��Koe zienten auch

nicht durch eine einfache Korrektur verbessert werden� F�ur die N�aherungsrechnungen
zum Strahlungsgleichgewicht wurde deshalb ein Korrekturfaktor � symbolisch an die
ungenaue Darstellung von b� hinzugef�ugt� dieser Faktor stellt den Radiusabh�angigen
Verlauf eines Tschebyschev�Polynoms zur Ordnung � dar und ist in der Integration von
Gleichung ����� enthalten�
Die Kenntnis von b� erlaubt es dann� die NLTE�Besetzungszahl f�ur den He IIGrund�

zustand anzugeben�

n� � ����
 � ������� � IHeY �Y

�� � �Y ��
��b�

e
h�

kT �r�

T �r����
�A����

Die Grundzustandsopazit�at kann damit durch �c � n�
�k
� ermittelt werden�

Die Grundzustandsemissivit�at wird aus der LTE�Besetzungszahl �A��� mal dem
gleichen Wirkungsquerschnitt berechnet� Verwenden wir ferner ein � � Geschwindig�
keitsfeld� so ergibt sich aus der Kontinuit�atsgleichung zusammen mit �A���� f�ur die
absorbierte Energie durch den Grundzustand�

�cJc � ����� � ���	�
�� � IHeY �Y �M�

��T �r�
�h��

c�

�� � �Y ��R��v��TRT �r����r���� �
r
���

�A����

sowie f�ur die Emissivit�at�

�c � ����� � ���	
�� � IHeY �Y �M�

��
�h��

c�

�� � �Y ��R��v��T �r����r���� �
r
���

�A��
�

�durch den exponentiellen Faktor
�mit festen Integrationsgewichten
�dies haben ausgiebige Tests mit vergleichbaren Integrationsverfahren ergeben
�Der Schwellenwert betr�agt 
�k � ����� � �
���cm�
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Anhang B

Kontinua im

Strahlungsgleichgewicht

���
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Tabelle B��� Frequentielle Beteiligung am Strahlungsgleichgewicht f�ur Modell A� Die
absorbierte bzw� emittierte Energie ist normiert auf den frequenzintegrierten Anteil�
Die Spalte Gesamt zeigt die frequentielle Di�erenz dieser Werte� bezogen auf die Ge�
samtdi�erenz�



Abbildungsverzeichnis

��� Ausdehnung der Atmosph�are eines typischen O�Sterns� Entstehungsge�
biete einiger wichtiger Kontinua gegen�uber der optischen Rosseland�
Tiefe� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � �


��� Entstehungstiefen der Kontinua gegen�uber dem Radius� mit eingezeich�
net ist die Linienentstehung f�ur ein pp�Standardmodell� � � � � � � � � � ��

��
 Dichte� �durchgez�� und Geschwindigkeitsverlauf �gestr�� eines typischen
O�Sterns� aufgetragen gegen die optischen Rosseland�Tiefe� � � � � � � � ��

��� Zwischenschritte einer realen Modellrechnung f�ur Uni�ed�Modelle� � � � ��

��� Dichte�Verlauf mit �durchgez�� und ohne �gestr�� Integration der hy�
drostatischen Gleichung� aufgetragen gegen die optische Rosseland�
Tiefenskala� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��

��� Dichte�Verl�aufe f�ur Modell A� planparallel gegen Uni�ed� aufgetragen
gegen die optische Rosseland�Tiefenskala� � � � � � � � � � � � � � � � ��

��� Temperatur�Verl�aufe f�ur Modell A� planparallel gegen Uni�ed� aufgetra�
gen gegen die optische Rosseland�Tiefenskala� � � � � � � � � � � � � � ��

��
 Entstehungstiefe im Uni�ed� Standardmodell A anhand der optischen
Rosseland�Tiefenskala f�ur kontinuierliche Wellenl�angen� � � � � � � � � �


���
�
Departure coe cients� der unteren � Wassersto� Niveaus� planparallel
gegen Uni�ed Modell A� aufgetragen gegen die optische Rosseland�
Tiefenskala� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��

��� Temperatur�Verl�aufe f�ur Modell A� Uni�ed�Standard �durchgez�� gegen
Uni�ed�Standard mit Gasexpansion �gestr��� aufgetragen gegen die op�
tische Rosseland�Tiefenskala� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � �	

��	 Temperatur�Verl�aufe f�ur Modell A� Uni�ed �durchgez�� mit Gasexpan�
sion gegen die N�aherungsrechnung �gestr��� aufgetragen gegen den Radius ��

��� Temperaturverl�aufe in Einheiten der E�ektivtemperatur f�ur Uni�ed�
Metallmodelle �A und C�� zusammen mit drei Windmodellen von Drew
������� aufgetragen gegen den Radius� � � � � � � � � � � � � � � � � � � 	�

��� Temperatur�Verl�aufe f�ur Modell A und B� Uni�ed�Standard gegen Uni�ed�
Metall� aufgetragen gegen die optische Rosseland�Tiefenskala� � � � � 	�

���
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��� Aufschl�usselung der Anteile am Heizungs� bzw K�uhlmechanismus f�ur
Modell A� aufgetragen gegen die optische Rosseland�Tiefenskala� � � � 	�

���� Anteile am Strahlungsgleichgewicht �Heiz� und K�uhlraten� f�ur Uni�ed�
Metallmodell A� aufgetragen gegen die optische Rosseland�Tiefenskala� 	�

���� Linien der Balmer Serie f�ur Modell B� Die pp�Vergleichspro�le sind
mit eingezeichnet �gepunktet� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��

���� Linien der Pickering Serie f�ur Modell B� Die pp�Vergleichspro�le sind
mit eingezeichnet �gepunktet� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��

���
 Emergenter Flu
 f�ur Modell B �durchgez�� im Vergleich zu einem plan�
parallelem Standardmodell �gestr��� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��

���� Infrarot�u
 f�ur Modell B �durchgez�� imVergleichmit einempp�Standardmodell
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 Kontinuierliche Energieverteilung im Vergleich mit planparalleler �ge�

str�� Rechnung f�ur ein NGC �
�� �durchgez�� Uni�ed�Modell� � � � � � � ���
��
� Linien der Balmer Serie f�ur NGC �
��� Die pp�Vergleichspro�le sind

mit eingezeichnet �gepunktet�� � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ���
��
� Linien der Pickering Serie f�ur NGC �
��� Die pp�Vergleichspro�le sind
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� Zwei ����� K Modelle mit log g � 
�� �durchgez�� bzw� log g � 
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