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Stellare Winde

Winde von kiihlen Uberriesen

HST-Bilder. Nur der Ringnebel, ganz links, ist in etwa nattrlichen Farben abgebildet

e Kuihle Sterne auf der Hauptreihe haben nur Korona-Winde

e Erstin spateren Entwicklungsstadien kommt es zu starken Winden, besonders bei Ster-
nen im asypmtotischen Riesenast (AGB-Sterne)

e Typische Massenverlustraten um 1075 —10~" Mgyr—!, extrem bis hin zu 107> Moyr—1.

e Sterne bis hin zu etwa 8 M, enden unterhalb der Grenzmasse einer SN-Explosion, d.h.
sie verlieren in des spaten Phasen ihren Entwicklung um 80 % ihrer Masse.

e Der Massenverlust in dieser Phase wird dann als planetarischer Nebel sichtbar.
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Stellare Winde

Anzeichen fur Massenverlust: Optische Spektroskopie

e Erste Hinweise auf Winde roter Uberriesen im visuellen Paar a. Her (Deutsch, 1956):

— |m Spektrum des spektroskopischen Doppelsterns o? Her (G5 ll11+A3 V) waren stati-
onare Absorptionslinien von Nal, Cal, Call und Fel zu finden.

—> Wegen stationarer Linien und lonisation mussten diese aus einer Hille um den M5
Uberriesen a! Her stammen.
= Separation 5”, Ausdehnung des Windes daher mind. 1000 AE, Massenverlust um
3 X 10_8 M@yr_l.
e Rote Uberriesen haben keine P Cygni Profile und keine Windemission im optischen
Bereich

e (Gestreutes Licht in Absorption, entweder resonant an Linien wie z.B. Nal-D oder diffus
am Staub prinzipiell mef3bar, praktisch aber sehr schwierig.
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Stellare Winde

Windanalyse in roten Riesen mit heiBBen Begleitern

Star Type M. R. log L. M Vs U U/l
22 vul  G3 1I-Ib 43 40 299  6x1077 160 202 0.78
31 Cyg K41b 62 202 391 4x10°% 80 108 0.74
CAur K41b 83 140  3.41 6x1077 40 150 027
32Cyg K5 Iab 80 188 382 3IxI107% 60 127 047
& Sge M2 11 80 140 343 2x107% 28 147 019
+ Sco M1.5 lab-Ib 180 575 468 G| e 17 109  0.16

M., R. and L. are in solar units; M 1sin Mg yr " v, isin kms "

Lamers & Cassinelli, 1999

e Systeme ahnlich aHer bieten beste Moglichkeit zur Bestimung der Windparameter, z.B.
in UV-Linien.

e Insgesamt nur wenige Uberriesen zwischen G3 und M2 mit verlasslichen Masseverlu-
straten, alle in Doppelsternsystemen.

e Sonstige Messungen in Ha oder verschobenen chromospharischen Linien, weniger ge-
nau.
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Stellare Winde

Massenverlustraten von roten Riesensternen
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Lamers & Cassinelli, 1999

MO

e Reimers-Relation ist rein empirische Gleichung fur Massenverlust kiihler Sterne:

(Ls/Le)(Ry/Re)
M, /Mg

o Korrekturfaktor np = 1/3...3, abhéngig vom Sterntyp, z.B. ng = 1 fiir rote Uberriesen.

e Links Uberriesen, rechts LC Il und LC llI-Sterne. Relation gilt nicht fir z.B. AGB-Sterne.

M =4-10""ng
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Stellare Winde

AGB-Sterne
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Aus Iben, 1991 und Kippenhahn & Weigert 1990

o AGB-Sterne tragen damit zu etwa 50 % zur Erneuerung des interstellaren Mediums bei,
zusammen mit Winden hei3er Sterne und SN-Explsionen. Zwei Typen:

=  Frihe AGB-Sterne sind stabil heliumbrennend um einen CO-Kern: E-AGBs
= Darauf folgen TP-AGB-Sterne (“Thermally Pulsing”):
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Stellare Winde

Innere Entwicklung der AGB-Sterne
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Aus Kippenhahn & Weigert 1990

— Wasserstoff brennt in Schale um Kern erneut und produziert Helium (typisch 10° a).
~ Dieses Helium ziindet und treibt wasserstofforennende Schale auswarts (10* a).
~ Es kommt zur thermonuklearen Katastrophe (“thermal pulse”, 102 a)

~ He-Brennen erlischt dabei und Schalen kontrahieren wieder. Zyklus beginnt erneut,
bis zu einigen Dutzend mal.
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Stellare Winde

Massenverlust von AGB-Sternen
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Lamers & Cassinelli, 1999

e Massenverlustraten langperiodischer Veranderlicher gegen Periode.

e Fir P < 600d gilt log M = —11.4 + 0.0123 x P(days), flacht bei M = 10~* Moyr !
ab.

e Die fundamentale Periode eines schwingenden Gasballs ist
log P(days) = —2.07 + 1.94 x log(R./Rg) — 0.9 x log(M, /M)
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Stellare Winde

Windantrieb in AGB-Sternen

e Mehrere Windszenarien denkbar:
= Wind durch Strahlung angetrieben, Strahlungsdruck wirkt auf Staubkorner
= Wind durch “Schall’wellen angetrieben
= Wind durch Pulsation angetrieben

e Alle Szenarien erzeugen fur sch alleine nur schwachen Wind, der zwar flr normale
Uberriesen etc. ausreicht, aber nicht fur AGB-Typen.

e AGB-Sterne sind im allgemeinen semiregulare oder langperiodische Variable, z.B. vom
Mira-Typ, d.h. radiale Pulsation mit Perioden von hunderten Tagen

e Hybrid-Szenario: Stauberzeugung wird durch Pulsation phasenabhangig vervielfacht,
Strahlungsdruck beschleunigt dann den Wind
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Stellare Winde

Chemische Haufigkeiten im Wind
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Aus Sedlmayr & Winters, 1997

e Bei thermonuklearer Katastrophe des Heliumbrennens kann Konvektionszone bis zum
Kern vordringen und vollstandig prozessiertes Material and die Oberflache befordern,
“dregde-up” der Kernmaterie

e Wesentliche Windbestandteile, neben H, C und O = CO-Molekdle.

e (C/O-Verhaltnis in der GrofBenordnung 1, steigt durch “dredge-ups”. D.h. CO-Molekile
immer mit gro3er Haufigkeit vorhanden.
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Stellare Winde

Molekule im Wind
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Aus Sedlmayr & Winters, 1997

= Wind zunachst mit Sauerstoffliberschuf3 vgl. mit C, dadurch Oxide im Wind dominant,
z.B. TiO, VO, H,O (M-Typ Spekiren).

= Falls bei dregde-ups auch s-ProzeBBelemente an die Oberflache kommen, zusatzlich
ZrO, YO (S-Typ Spektren, machmal auch Linien des Tc).

= Falls dregde-ups ausreichend effizient, spater Molekulle von C5, CN, HCN, CsHs5 und
s-Prozel3elemente (C-Typ Spektren)

e s-Prozef3elemente nur in TP-AGB-Sternen und Nachfolgern in der Sternentwicklung.
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Stellare Winde

Struktur einer AGB-Atmosphare
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Stellare Winde

Wind in Polarimetrie und bildgebenden Verfahren

Keck Press Release, 1999

e Im optischen mitunter schwache neblige Hillen zu sehen, bei CW Leo (C-Stern mit sehr
starkem Massenverlust) um 40” grof3.

e In naherer Umgebung von CW Leo Wind strukturreich.

e Winde oft nicht spharisch, sondern axial symmetrisch, wie auch an Struktur der darauf
folgenden PN zu erkennen.

e Streuung in nicht-spharischen Hullen flhrt zu Polarisation.

e Die Wellenlangenabhangigkeit des Polarisationsgrads p ermoglicht Aussagen Uber die
GroBe der Streuzentren, d.h. des Staubes.
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Stellare Winde

Staubspektren
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Lamers & Cassinelli, 1999

e Opazitat flr Absorption (x) und Streuung (o) als Funktion der Wellenlange und fir die
typischen Staubarten.

e Besonders Spitze in der Opazitat von Silikaten bei etwa 10 um gut benutzbar, um beide
Staubarten zu unterscheiden.
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Stellare Winde

Infrarotbeobachtungen

Fouque et ol. {1992) sample
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Gauba et al., 2003

e Aus der Art des Infrarotexzesses lait sich der Typ des Windes (Kohlenstoff- oder Sau-

erstoffreich) bestimmen.

e Oben: Sauerstoff, unten Kohlenstoff, links Quellen mit moglicherweise separierter Hulle

statt Wind, keine klare Unterscheidung mehr moglich.
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Stellare Winde

Spektrale Energieverteilung im Infrarot

ol [RAS19157-0247 [RAS19200+3457] IRAS19399+2312]
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Gauba et al., 2003

e Im Infrarotbereich dagegen ist die Staubsignatur sehr auffallig.
e Staub weniger als 1 % des Windes, aber dominiert IR-Spektrum.

e Vom Boden aus nur bedingt beobachtbar, da Atmosphare nur in einzelnen Bandern
durchsichtig und thermische Emission der Luft, aber auch des Teleskops dominant um
mehrere Grof3enordnungen.
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Stellare Winde

Radiobeobachtungen von AGB-Sternen

e Staub macht etwa 0.5 bis 1% des Windes aus, der gro3te Teil ist in Form neutraler
Atome oder Molekdile.

e Molekile im Radiobereich in Vibrations- und Rotationsbanden gut beobachtbar.

e Hs nur schwer zu beobachten, nachsthaufigstes Molekil ist CO, mit zunehmender De-
tektorsensitivitat immer mehr und komplexere organische Molekulle gefunden.

e Molekulare Emission in CO meist angeregt durch Kollision mit Hy. Typischerweise be-
obachtete Linien sind Rotationslinien J(1-0) und J(2—1) bei 115 GHz und 230 GHz (2.6
und 1.3 mm)

e Sind nicht unbedingt Linien gréBter Intensitat, aber andere Ubergidnge werden von der
Atmosphare absorbiert.

e Mit Hilfe von Molekillinen laf3t sich die Massenverlustrate von AGB-Sternen sehr viel
leichter bestimmen als in normalen roten Uberriesen.
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Stellare Winde

Molekuklare Hullen
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e Bei manchen Sternen dichtere Hullen deutlich vom Zentralobjekt abgesetzt.
e Auf Zeitskalen von Jahrtausenden stark variabler Massenverlust:

— Bei S Scuti Hiille mit 5 - 1017 cm Durchmesser und 1 - 1017 cm Dicke, Massenverlust
muB vor 10000 Jahren um 4 - 107° Mgyr~1, vgl. mit heute um 3 - 107® Moyr—!
gelegen haben.
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Stellare Winde

OH/IR-Sterne

Spectra of the 1612 MHz hydroxyl maser Brightness variation in the 1 61 2-MHz hydroxyl maser
from an OH/IR star of an OH/IR star
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e |In manchen AGBs Massenverlust so hoch, dass der darunterliegende Stern im opti-
schen nicht mehr sichtbar ist.

e Alle Strahlung reprozessiert als Infrarot- und Radioemission

e Radioemission z.B. in Form von OH-Masern zwischen 1612 MHz und 1720 MHz, OH/IR
Sterne

e Zeitverzogerung der Intensitat beider Peaks ist Laufzeiteffekt durch ausgedehnte Hlle
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Stellare Winde

Hydroxyl-Maser

e Hydroxyl entsteht durch Photodissoziation von Wassermolekilen (HoO+hrv — OH+H)

e In grosserer Entfernung vom Stern wird OH wieder vernichtet, ebenfalls durch Photo-
dissoziation in O und H.

e |Im Zwischenbereich kann Maser-Emission in Rotationstbergangen entstehen.

e Im Grundzustand vier Niveaus, Auswahlregeln lassen vier Ubergéange zu (1612 und

1665 als Hauptlinien ohne Drehimpulsanderung, 1667, und 1720 MHz, Satellitenlinien
mit Drehimpulsanderung)

e 1720MHz Linie nur in Vorhauptreihenobjekten, andere drei auch in entwickelten Ster-
nen.

e Intensitaten so stark, dass Maser-Mechanismus am Werk sein muf3:

= Je nachdem ob Hauptlinien (Typ 1) oder Satellitenlinien (Typ Il) dominant anderer
Pumpmechanismus.

= Auch andere Molekule mit Mikrowellentbergangen konnen Zur Maseremission an-
geregt werden, z.B. H50.

http://Isw.uni-heidelberg.de/users/triviniu/vorlesung
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Stellare Winde

Hullentomographie
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Gauba et al., 2003

e Spekiral aufgelostes Imaging im Radiobereich

e Durch Dopplereffekt kann die 3-D-Struktur der expandierenden Hulle vermessen wer-
den.
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Stellare Winde

Spharisch stetiger Wind

e D.h. die Massenverlustrate ist konstant

d(pvr?)
dr

=0 M = 47tr? pv = const.

e Windimpuls

dv GM 1dP i
V— = — S .
dr r2 p dr g

e Energie im Wind:

. . (0?2 P M\"
AE = M(U TR ¢ ) (kin. + inn. + grav.)

2 '~y—1p 7

T0

— / (M gy + 47 Q") dr' — 47T(T2Fcond.);0 (mech. + Heiz. + Waermel.)

0
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Stellare Winde

Windenergie
e Mit der Schallgeschwindigkeit als v2 = P/p und der Fluchtgeschwindigkeit v% A =
2G M /r sind
AE B Ugo 4 ’szzon,oo Vo 4 fYIUSQOH,O vgsc,O
M 2 y-1 2 -1 2
'Ugo vgsc 0
~ ot T

[0+t gy s o
o M M
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Stellare Winde

Notwendiger Energieflu3

AE M MY (Ro\’ 2 , €rg
Iy = S — | = 14+ —122x10
T 4rR? (1014M@yr1> (M@) < R ) ( i vgsc) * 2 ms

e Fiir Sonnenwind mit A/ = 2 x 10~ “*Mgyr—" und vee & Vese ist Fp ~ 1...5 X 10° =5

e Anders als im Sonnenwind und in Winden heif3er Sterne qilt in Winden kahler Sterne
Voo K VUese @n der Sternoberflache

e FUr den Energieflul3 zweier Beispiele ergibt sich:
- K51I: M =1 x 10""Mgyr—!, M ~ 16Mg, R ~ 400R, d.h. Fi; ~ 6 x 10*-25
- Mira: M =2 x 10-Mgyr—!, M ~ 1My, R ~ 400Rg, d.h. Fg ~ 5 x 1046%8

e z.B. Schallwellen nicht in der Lage, diesen Energiefluf3 aufrecht zu erhalten, fallen als
Windantrieb aus.
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Stellare Winde

Windimpuls

e Ahnliche Uberlegungen wie bei Winden heiBBer Sterne. Ob Strahlung auf Resonanzlinien
oder Kontinuum wirkt ist flr Gesamtbetrachtung weniger wichtig.

e Windimpuls vs. Photonenimpuls auch hier:

| Mo,
anm _ L*/C

e Analog gibt es auch einen maximalen Massenverlust flr das “single scattering limit”,
also Nmom = 1.

L,

Voo C

Mmax,l —

o fir einen AGB-Sterm z.B. typisch L, = 3 x 10°Lg und ve = 30kms™'. Dann ist
Mpax1 = 2 X 107> Mgyr~*!, was in der Gréssenordnung auch den beobachteten typi-
schen Werten entspricht.
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Stellare Winde

Atmospharische Skalenhohe

e Atmosphdarenstruktur (Druck) variiert mit P o e~*/# in geometrisch diinnen Athmo-
spharen.

2 2
H _ Uson _ 2/Uson
o 2
R Rggrav,o vesc,O

e Beispiel kithler Riesenstern: T.g = 3000 K, also vgop ~ 5kms™*

> M~1...10Mg, R~ 100...400 R, also vesc ~ 40...60kms "

~ Schall vs. Fluchtgeschwindigkeit 5kms™" zu 60kms™', deswegen v2, < vZ_
und dann auch

H<<1
R

e Skalenhohe < Radius, reine Gasatmosphare also wirklich geometrisch diinn, jedenfalls
in Zwergen (LC V) bis Riesen (LC llI)

http://Isw.uni-heidelberg.de/users/triviniu/vorlesung
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Stellare Winde

Skalenhohe und Massenverlust

1 | | | | 1

Phase

Willson, 2000

e Bei kleiner Skalenhohe Dichte am kritischen Punkt nicht ausreichend, um starken Mas-
senverlust zu erklaren.

e D.h. Skalenhohe muf3 groBer sein als in reiner Gasatmosphare zu erwarten.

e Mechanismus, mit dem dies erreicht wird ist Staubbildung z.B. durch Pulsation: Erhoht
in hell, um GroBenordnungen erhoht in dunkel schraffiertem Bereich.

http://Isw.uni-heidelberg.de/users/triviniu/vorlesung
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Stellare Winde

Pulsation mit und ohne Staub
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Lamers & Cassinelli, 1999

e Radiale Struktur als Funktion der Zeit in pulsierender Atmosphare

Links: Pulsation ohne Staubbildung, sehr langsame Auswartspropagation der auf3eren

Schichten.
Rechts: Mit Staub Beschleunigung nach auf3en schon bei vergleichsweise kleinen Ra-

dien.
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Stellare Winde

Windbeschleunigung

e Modell wie auf letzter Folie

= Fluchtgeschwindigkeit fir den jeweili-
gen Radius eingezeichnet.

o with dust e Beschleunigungskurve deutlich we-
I | niger steil als bei Resonanzlinien-
\' . .
kmv/s = \ S S getriebenen Winden.

= |In  Kontinuumsgetriebenen Winden
kein  Sobolev-Prinzip, d.h. Wind
schiebt sich nicht aus eigenem
Absorptions-“Schatten”

without dust

2 4 6 8 10 12 14 16
R/R.
Aus Willson. 2000, nach Bowen
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Stellare Winde

Entwicklung der Massenverlustrate mit der Zeit
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e Sternvon Mzams = 2.25Mg in der AGB-Phase, “thermal pulses” gut zu erkennen als
EinbrGche im M.

e In dieser “Superwind’-Phase Reduktion der Sternmasse um 50% von 1.4 M, auf
0.7 Me.

e Superwind kennzeichnet M > 10_5M@yr—1-Phase, in der Planetarische Nebel von
einigen 1/10 M im wesentlichen gebildet werden.
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Stellare Winde

Die untere Grenze fur Superwinde
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e Wie zuvor, aber jetzt fur Mzanms = 1.10M.

e Nur noch sehr kurz Superwind in der leuchtkraftigsten Phase der AGB-Entwicklung
(“AGB-tip phase”)

e Rechts: Ausschnitt aus dem HRD, der die Entwicklung des 1.10M-Modells im letzten
thermal pulse zeigt.

e Bei kleineren Massen zeigen manche Modelle keine Superwindphase mehr.
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Stellare Winde

Massenentwicklung von AGB-Sternen

core mass
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0.4
logM
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loglL

Willson, 2000
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Stellare Winde

Die Umgebung von OH/IR-Sternen
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e OH/IR-Sterne sind in Superwind-Phase, Umgebung ist vor allem im Infraot- und Radio-
bereich beobachtbar.

e \erschiedene Molekullsorten bei verschiedenen Radien vom Stern.

e In Wirklichkeit spharisch symm. Schalen, gezeigt nur die Teile auf der Himmelsebene
durch Mit Hilfe der Doplertomographie (siehe letzte Stunde)
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Stellare Winde

“adiption ™
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driven wind

Von Katrien Kolenberg, nach einer Zeichnung von E. Sedimayr
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Stellare Winde

Planetarische Nebel durch “Interacting winds”

IC 3568

e Einzelsterne ohne dominante Magnetfelder erzeugen spharisch symmetrische PN
durch aufeinander folgende Windphasen:

= erst langsamer, dichter AGB-Wind

= Zentralstern kontrahiert zum CSPN-Wolf-Rayet-Typ mit schnellem Wind. Der leert die
innere Region, UV-reiche Strahlung des CSPN bringt Nebel zum Leuchten.
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Stellare Winde

Wind-Wind Interaktion in Planetarischen Nebeln

HST-Bilder

e Details im Helix-Nebel, inhomegene Windstruktur des AGB-Winds (“blobs”) setzen dem
schnellen WR-Wind stellenweise mehr Widerstand entgegen

e Dadurch starkere lonistation an sternzugewandter Seite, leuchtet auf
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Stellare Winde

Abweichungen von der spharischen Symmetrie

Jets?

Superwinds?
... CommonDisk? '\

Clumps

Magnetic Fields?

Lopez, 1999

e Spharische Symmetrie bei weitem nicht in allen Planetarischen Nebeln vorhanden, im
Gegenteil eher die Ausnahme, je besser die Bilder desto offensichtlicher.

e Moglichkeiten durch Magnetfelder, Doppelsterne mit MassenUbertrag, gemeinsame
(“circumbinary”) Hallen ode Scheiben.
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Stellare Winde

Beispiel: Katzenaugennebel

HST-Bild, Balick & Frank, 2004

e AuBerste Hille von friiherer Massenverlustphase.

e Konzentrische Hullen moglicherweise durch Windmodulation durch “thermal pulses” in
der AGB-Phase.

e Jet langs einer Magnetfeldachse oder durch akkretierenden Begleiter sorgt flr schnel-
leren polaren Wind, daher die beiden “Kappen”.

e Aquatoriale Ebene ausgezeichnet; Signatur einer friiheren Scheibe?
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Stellare Winde

Beispiel: Hubble 5

Hubble 5

e Nichtsymmetrische Struktur durch Doppelsternentwicklung.

e Moglicherweise friiheres Stadium als Katzenauge, Scheibe um Doppelstern entweder
noch vorhanden oder noch nicht lange aufgelost.
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Stellare Winde

Entwicklungsszenarien asymmetrischer planetarischer Nebel

The strange shapes seen by Hubble have deep-sixed old theories for how MAGNIFIED VIEW OF
: ; NEBULA'S CENTER

planetary nebulae form. The leading theory now involves multiple stages

of gas ejection. The gasis sculpted by magnetic fields, eitherin the star

itself orin a disk around an orbiting companion star. The model roughly

accounts for observed nebulae in different stages of formation (insets].

Twisted magnetic field

=

X
. Fastwind ———
> 4

=

Slow wind

" Dying star 2 Strong magnetic fields from the core
a break out onto the surface. The star's
rotation twists the field lines into a helix

3 Whatever its origin and location, the The star emits a fast-moving wind,
Wracked by pulsations, the dying star expels its : magnetic field funnels gas into a short- | which hits the slow-moving wind from
outermost Iagers as a series of concentric [ Companion ; Iivedje'f,which plows into the slow—mnving behind and builds up a rim ofgas
: star ! :
bubbles. It then ejects a torus that encircles its equator. =, wind. Meanwhile the torus causes the wind
All the while it emits a slow wind of gas '—_—|g to take on an hourglass shape

2 b Alternatively, a companion star can
capture some of the wind, forming an

IRC+10216 accretion disk with its own helical magnetic field

CALABASH [0H 231.8+4.2) HUBBLE'S DOUBLE BUBBLE

Balick & Frank, 2004
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Stellare Winde

Zusammenfassung

stellar mass M, ~07...20M;
stellar luminosity L, ra 10% 10P Lig
stellar temperature T, ~ 2000...3000K
mass loss rate M 1077...10* Mgyr~!
wind velocity Voo ~10...30kms™!
mass of the shells Mcs ~0.1...0.6 Mg
pulsation period F ~ 100...1000d

e Winde kihler Sterne werden durch Strahlungsdruck beschleunigt. Absorptionsprozess

nicht Linien-, sondern Kontinuumsopazitat.

e In langperiodischen Veranderlichen (LPVs, radial pulsierende Sterne) in bestimmten
Pulsationsphasen stark erhohte Staubbildung, deutlich hoherer Massenverlust in diesen

Objekten.

netarischer Nebel.

Der Massenverlust in diesen “Superwind”-Phasen ist wesentlich fur die Entstehung pla-
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