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1 Wolf-Rayet Sterne

1 Wolf-Rayet Sterne

Als Wolf-Rayet-Sterneezeichnet man die letzte Lebensphase der massereichstes Ster
Beiihrer Enstehung waren sie etwa fiinfundzwanzig- bis kunehl massereicher als die
Sonne — die massereichsten Sterne, die uns bekannt sired. 100t Milliarden Sternen in
unserer Galaxie, der Milchstral3e, gibt es nur etwa zweibtumlolf-Rayet-Sterne. Doch
ihr Einfluss auf die Entwicklung der Galaxie ist viel gro3es at ihre geringe Anzahl
vermuten lasst: Zunachst gehoren sie zu den hellsten 8tarmkversorgen ihre Umge-
bung mit reichlich Strahlungsenergie. Sie schleuderneseli Phase ihre aul3eren Hillen
mit Uber 1000 Kilometern pro Sekunde in die Umgebung. Saearer sie in einer Mil-
lion Jahren etwa dreimal soviel Materie wie die gesamte 8omasse — die Sonne hatte
sich bei einem solcheBternwindin Bruchteilen ihres jetzigen Alters von 5 Milliarden
Jahren komplett aufgeldst. Das von den Wolf-Rayet-Steausgeworfene Material bil-
det manchmal spektakulare Gasblasen um den Stern, so wiAébildung 1 zu sehen
ist. Die Atome wurden in den Sternen jedoch verandert: doehdernfusionsprozesse
durchlaufen. Wolf-Rayet-Sterne mischen in der Umgebumgler wieder neue Sterne
entstehen kdnnen, zum vorhandenen Wasdénstol dem Helium auch noch schwere-
re Elemente wie Kohlensfibund Sauersti® — wichtige Bestandteile des Lebens auf der
Erde! Wenn die Sterne schlief3lich keine Kernfusion mehcldfiithren konnen, enden
sie in einer Supernova, einer gewaltigen Explosion. Dagiehern sie das Interstellare
Medium noch einmal an, diesmal auch mit Eisen. Ubrig bledst ihnen dann nur ein
Neutronenstern oder ein schwarzes Loch.

Abbildung 1: Gasblase um den Wolf-Rayet-Stern SMC AB 7

1Aus dem Bildarchiv der ESO, htfjpwww.eso.orgesopigimageghtml/phot-09a-03.html. Eingesehen
am 16.06.2008
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2 Licht

Die namensgebenden Astronomen Wolf und Rayet haben die Réylét-Sterne 1867
entdeckt. Wie konnten sie diese von anderen Sternen uh&dsn, wenn alle Sterne
selbst mit den gréf3ten Teleskopen nur wie winzige Lichtpeiskissehen? Denn aul3er
der Sonne kann nur ein einziger anderer Stern, namlich gg=iee, rdumlich aufgelost
werden, das heil3t, man kann mit einem sehr guten Teleskop S&uktur ganz grob
erkennen.

Fur alle anderen Sterne muss man die Informationen in eineigen Lichtpunkt hin-
eininterpretieren. Dazu braucht man ein sehr detailkevirstandnis von verschiedenen
physikalischen Prinzipien, die hier kurz und sehr verainfarklart werden sollen: Die
Entstehung des Sternlichtes so wie die verschiedenen Aatdrdie das Sternlicht auf
dem Weg zu uns verandert wird.

2 Licht

Licht kann man sowohl alslektromagnetische Weldds auch als Teilchen beschreiben.
Fur diese Erkenntnis, den sogenanni¢aile-Teilchen-Dualismuerhielt Einstein seinen
Nobelpreis.

Wenn man Licht als Teilchen beschreibt, sieht man es als&kl|Eimergiepakete mit
einemImpulsbeziehungsweise Schwung, die von der Lichtquelle aus dirohRaum
fliegen. Diese Pakete hei3Photonen

Als elektromagnetische Welkeann man sich Licht so vorstellen: Jedes geladene Teil-
chen, zum Beispiel eiglektron erzeugt eirelektromagnetisches Kraftfeldas auf ande-
re geladene Teilchen wirkt (auf anderegativ geladeng&eilchen abstof3end, apbsitive
anziehend). Schwingt das Teilchen an seinem Ort hin undbhneitet sich sein Feld
aus wie eine Welle und bringt andere Ladungstrager ebsrfath Schwingen. Dieses
Schwingen von geladenen Rezeptoren in unserem Auge, dets dichtwellen erzeugt
wird, signalisiert dann unserem Gehirn eine Lichtwahrnehgn Dasselbe gilt fir De-
tektoren an einem Teleskop.

Photonen beziehungsweise elektromagnetische Wellenekomehrere Eigenschaf-
ten haben: eine bestimmEnergie(das entspricht dewellenlange also dem Abstand
zwischen zwei Wellenbergen) und eiRelarisation (das entspricht der Schwingungs-
richtung bei Wellen, also zum Beispiel links-rechts odeemiointen). Die Polarisation
kann man zur Interpreation von asymmetrischen Objekteantzeéghen (zum Bespiel
scheibenartigen) oder auch von Magnetfeldern. Beided $preeinfache Modelle von
Wolf-Rayet-Sternen keine Rolle, dort schwingen die Elekén in alle Richtungen sta-
tistisch gleichmé&fRig verteilt und die Polarisation kanmeehléassigt werden.

Bei der Interpretation des Lichts von Wolf-Rayet-Sternatetscheiden wir die ge-
messenen Photonen also nur nach ihrer Energie.

In Abbildung 2 sind die verschiedenen Wellenlangenbeeegtbktromagnetischer Strah-
lung eingezeichnet. Am linken Rand des Bildes sind die klein Wellenlangen einge-
tragen, also die energiereichste Strahlung, am rechtegrdigten Wellenlangen. Der
Bereich des sichtbaren Lichts, der nur ein kleiner Ausdthanis dem gesamten Spek-
trum ist, ist oben nochmals vergré3ert dargestellt. Did&isa unten beschriftet mit der
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3 Spektrum

Wellenlange, die man auch in die Frequenz umrechnen kane.\i&itere Moglichkeit
ware, die Energie aufzutragen.
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Abbildung 2: Die Wellenlangenbereiche im Elektromagredtesy Spektrum.

UV-Strahlung hat Wellenlangen, die etwas kleiner sind &sdas sichtbaren Lichts.
Sichtbares Licht, das heil3t elektromagnetische Stahldag®hotonen, die von unserem
Auge wahrgenommen werden kénnen, unterscheidet sich diglts von Rontgen- und
UV-Strahlung als durch die Wellenlange. Die Farben sindndaimfach verschiedene
Wellenlangen innerhalb des Bereiches, den das Auge watmarekann.

Je kleiner die Wellenlange, desto grol3er ist die EnergieStlahlung. Rontgenstrah-
lung hat genug Energie, um zum Beispiel Zellen zu zerstdRawliowellen, die noch
rechts aulRerhalb der Abbildung liegen wirden, dagegenigai. n

3 Spektrum

SchlieB3lich besitzt das Sternlicht noch die Eigenschaftidiensitat, das bedeutet die
Anzahl der Photonen, die man in einem Zeitraum auf einer Néete und bei einer
bestimmten Wellenlange misst (beziehungsweise im Waltdabular dieAmplitude
das ist die Ho6he der Wellenberge).

Kombiniert man die beiden Eigenschaftédfellenlangeund Intensitaf kann man ein
Spektrumerstellen. Das heif3t, man misst, welche Wellenlange mit veelthtensitat
von dem Stern abgestrahlt wird. Dazu kann man zum Beispieheioten Filter in den
Strahlengang des Fernrohrs oder Teleskops legen und dassemavieviel rotes Licht
von dem Stern im Teleskop ankommt. Danach macht man das gleitleinem blauen
Filter. Daran, ob Sterne eher intensivim Roten oder im Bideechten, kann man sie
schon einmal grob unterscheiden.

Genauer funktioniert das gleiche mit einem sogenan@gter, das das Licht wie
ein Prismain seine Wellenlangeaufspaltet(wie die Regentropfen das Sonnenlicht zu
einem Regenbogen aufspalten). In Abbildung 3 wird schestlajezeigt, wie die meis-
ten astronomischen Aufnahmen entstehen. Ein Teleskop siimmiglichst viel Licht

2Grafik von Horst Frank, Jailbird and Phrood, httge.wikipedia.orgwiki/Bild:Electromagnetic_spectrum_c.svg.
Eingesehen am 16.06.2008
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3 Spektrum

von einem Stern. Das Teleskop erzeugt ein scharfes Bild el@sdehteten Himmelsaus-
schnittes auf einer Platte. Der Stern, den man analysieteht®, wird genau auf einem
Spalt in der Platte abgebildet (Bruchteile von einem Miéter breit).

STERNLICHT TELESKOP SPALT PRISMA  SPEKTRUM KAMERA
sammelt das  blendet den spaltet das
% Sternlicht Hinte daus Licht auf

«

Abbildung 3: Der Weg des Sternlichts zum Spektrum

So kommt nur das Licht des Sterns in den dahinter liegel@paktrographer und
nicht das Hintergrundslicht oder andere Sterne. Das $tatnird dann von einem Git-
ter zu einem Spektrum aufgespalten. Jetzt liegen UV, Blaiin@nd Rot und Infrarot
nebeneinander (wie in Abbildung 2) — die realen Spektrdgeagsind jedoch immer nur
fur einen Ausschnitt aus dem Spektrum ausgelegt. Mit Digataeras kann man von die-
sem aufgespaltenen Sternlicht Aufnahmen machen, die bevelschiedenen Wellen-
langen die Intensitéat registrieren. Die Aufnahmen konndng in Schwarz-Weil3 sein,
denn jetzt entspricht ja jeder Farbe eine Position im Spektr

Eine solche Schwarz-Weil3 Aufnahme von einem Sternspektnienvon dem Wolf-
Rayet-Stern BAT99 130, ist Abbildung 4. Der Spalt in dem FRotaAbbildung 4 lag senk-
recht, von links nach rechts sind die verschiedenen Wellggdn zu sehen. Man sieht in
der Mitte einen hellen Streifen, das ist das aufgespaltézr@l®ht. Die hellen Punkte in
dem Streifen sind jetzt Merkmale bei verschiedenen Wdllegeén, unsere Hauptinfor-
mationsquelle von dem Stern.

Als Nachstes liest man mit einem Computerprogramm an jetiieSn dem hellen
Streifen die Intensitat aus. Das Ergebnis tradgt man in eioréioatensystem ein. Die
Intensitaten aus diesem Foto sind in dem Koordinatensyste®bbildung 4 zu sehen.
Jetzt fangt die eigentliche Arbeit an: aus Kurven und Linemlem Diagramm einen
individuellen Stern zu interpretieren.

Wenn man ein Spektrum benutzt, um Informationen tber eink®hjeerhalten, heil3t
die MethodeSpektralanalyseSie kann bei allen astronomischen Objekten angewandt
werden — nicht nur bei Wolf-Rayet-Sternen. Man benutztaliéschnik aber auch in
der Festkorperphysik oder in der Chemie, um Informatiortesr 8ehr kleine Strukturen
zu bekommen. Mit verschiedenen Instrumenten wertet manganschiedene Bereiche
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4 Warmestrahlung

des Spektrums aus — von Radio- bis Rontgenstrahlung. Iemidext soll es nur um die
Interpretation von Infrarot-, sichtbarem und UV-Licht vfolf-Rayet-Sternen gehen.

4000

3000
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Wellenldnge

Abbildung 4: Spektrum des Sterns BAT99 130, aufgenommen A@3A

4 Warmestrahlung

Ein warmer oder heil3er Gegenstand strahlt Licht entspretter Planck-Funktion ab,
das heil3t wenig bei sehr kleinen Wellenlangen, ansteigesrlieiner Wellenlange, bei
der das Maximum der Intensitat abgestrahlt wird, und damder abfallend. Das nennt
man auchSchwarzkorperstrahlundgei welcher Wellenlange das Maximum ist, hangt
von der Temperatur des Korpers ab. Eine “kalte” Gluhbirneltet viel réter als die
viel heil3ere Sonne und erzeugt im Gegensatz zu ihr kaum tAklBnhg, die uns braunt.
Ein Stick Eisen, das man erhitzt, gliiht erst ziemlich rdtitetr man es noch mehr, gliiht
es weil3.

In Abbildung 5 sieht man die Ausstrahlung der Sonne, die @iperflachentemperatur
von knapp 5777 K (Kelvin), also etwa 5508 (Grad Celsius) hat, als gelbe Linie. Das
Maximum liegt im Bereich des sichtbaren Lichts, hier in allearben wie ein Regen-
bogen eingezeichnet — kein Wunder, dass unsere Augen eon aluf diesen Wellen-
langenbereich ausgerichtet sind. Das Maximum eines Steitri).000 K ist links noch
eingezeichnet, das Maximum eines Sterns mit 100.000K lagé ein ganzes Stlck
weiter links im fernen UV.

3Anglo-Australian Observatory. Quelle: hitfarchive.ast.cam.ac.(daf.
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5 Strahlungsverdiinnung

Die Erde mit einer Temperatur von 300 K 27°C strahlt vor allem im Infraroten
(rote Kurve in Abbildung 5). Das erklart zum Beispiel denibrauséekt: CO; in der
Erdatmosphare lasst die Wellenlangen sichtbaren LichtSdene auf die Erde, reflek-
tiert jedoch die Infrarotstrahlung der Erde selbst. Je n@Dy in der Erdatmosphére ist,
desto mehr heizt sich die Erde wie ein Gewachshaus auf.
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Abbildung 5: Schwarzkoérperstrahlung fiir verschiedene gemturert.

Aus derspektralen Energieverteilungainn man schon die erste Information tiber Wolf-
Rayet-Sterne entnehmen: Ihr Emissionsmaximum liegt weitUV, das heil3t Wolf-
Rayet-Sterne sind besonders heil3, viel heil3er als dieeneastderen Sterne. Wie oben
gezeigt hat die Sonne eine Oberflachentemperatur von e80G8 K, die Oberflachen-
temperatur von Wolf-Rayet-Sternen liegt dagegen zwis@@®000 K und 200000 K!
Sie gehdren zu den heil3esten bekannten Sternen. Zur geBasimmung der Tempe-
ratur kann man die Planck-Kurve jedoch nicht ohne Weitetdzam, da das Spektrum
vor dem Eintré&en bei einem Teleskop noch verandert wird.

5 Strahlungsverdinnung

Dasselbe Sternlicht, das bei einem grof3en Abstand vom Btatlen Raumrichtungen
zu sehen ist, muss auch bei einem geringeren Abstand da gyewes). Dazwischen
kann — zumindest wenn man sich einen leeren Raum vorstatitisrverloren gegangen

4Bild von httpy/upload.wikimedia.orvikipedigcommongd/Og/BlackbodySpectrum_loglog_150dpi_de.png,
eingesehen am 17.06.2008
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6 ROtung

oder dazu gekommen sein. Dieses Prinzip entspricht in dgsilPkinerKontinuitats-
gleichung

Wenn man sich bei dem Abstand 1 vom Stern und bei dem Abstaoh&Stern jeweils
eine Kugelschale vorstellt (siehe Abbildung 6), dann flestch beide gleich viel Licht.
Durch ein Flachenelement aber, zum Beispiel ditnlng eines Teleskops, flieRt beim
Abstand 1 mehr Licht als beim Abstand 2, da sich dort dasdetiie auf eine insgesamt
viel groRere Flache verteilen muss. Was dann pro Flachemeslelbrig bleibt, ist viel
weniger. Das gilt natrlich genauso flr eine kleine Flachedie Iris eines Auges.

> =D

Lichtsensoren

Abbildung 6: Strahlungsverdiinnung des Sternlichts

Die Konsequenz ist das, was wir aus unseren Alltagserfgiemukennen: Eine Licht-
quelle, die weiter von uns entfernt ist, scheint dunklereste gleichhelle Lichtquelle,
die naher ist.

Es ist eine der gro3en Herausforderungen in der Astronomisizrscheiden, ob ein
Stern (oder auch ein anderes Objekt, zum Beispiel eine @lacht so hell und naher,
oder sehr hell und dafir weiter weg ist. In vielen Fallen & dinfach nicht entscheid-
bar. Von wenigen Wolf-Rayet-Sternen sind die Entfernungemau bekannt. Wenn sie
bekannt sind, gehoéren die Sterne oft zu Sternhaufen odachbarten Galaxien, fur die
es bessere Methoden zur Entfernungsbestimmung gibt.

6 ROtung

Im All herrscht ein Vakuum — fast. Aber der Weg des Lichts vareen Stern bis zum
Teleskop auf der Erde ist lang, und ganz leer ist der Raum idaken nicht: dort be-
finden sichGas das vor allem aus einzelnen Atomen, manchmal aber auch kelek
(wenigen gebundenen Atomen) besteht, Gtadub(Hunderte Atome). Das Gas absor-
biert einen Teil des Lichts — das wird im ndchsten Abschmiiéet. Der Staub dagegen
streut das Licht, und zwar das blaue Licht (kurze Wellendgmgnehr als das rote (lan-
gere Wellenlangen). Das liegt daran, dass der meiste Stiulsich im All befindet,
sehr klein ist, etwa so grol3 wie die Wellenlange von blaueahtL.iln diesem Fall ist

10 Ute Rihling: Wolf-Rayet-Sterne



7 Linienubergange

die Streuung amfeektivsten. So kommt weniger von dem blauen Licht, aber noch das
meiste des roten Lichts bei uns an: der Stern erscheintrfieat, als er eigentlich ist, er
ist gerotet

In Abbildung 7 sieht man die spektrale Energieverteilunpmwolf-Rayet-Stern WR
158 mit starker Rétung. In Blau sind tatsédchlich beobaehtetensitaten eingezeich-
net, mit dem markanten Knick im UV-Bereich, der durch Rotengsteht. In Rot ist ein
Modell desselben Sterns ohne Rotung eingezeichnet, matrdsie rechte Ende der War-
mestrahlungskurve. Im Infrarotbereich ist der Fluss desnS{ eingezeichnet durch so
genannte Photometriemarken als blaue Kastchen, nochtsaietéwie der des Modells.
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Abbildung 7: Die spektrale Energieverteilung von WR158 nitug.

Der meiste Staub stort die Sicht, wenn man tief in unserexgaldie Milchstral3e hin-
einguckt. Im galaktischen Zentrum kann man die Sterne migtir durch ihr sichtbares,
sondern am besten durch ihr infrarotes Licht sehen. Wennmahe Sterne betrachtet
oder andere, die aul3erhalb der Milchstral3e, zum Beispadmbenachbarten Galaxien
Grol3e und Kleine Magellansche Wolke liegen, dann ist dieiRpviel geringer.

7 Linientbergange

Nach einem einfachen Atommodell von Niels Bohr gibt es einéon#kern, in dem

die positiv geladenerotonensind, und dieElektronenfliegen auf ihren Bahnen um
den Kern herum, dargestellt in Abbildung 8 (Neutronen imrkeurden hier weggelas-
sen). Die Elektronen sind negativ geladen, sie werden voomiérn also angezogen.
Wenn sie auf eine Bahn wollen, die weiter vom Atomkern entfest, brauchen sie da-
fur Energie — genauso, wie wir Energie investieren missarginen Ball nach oben zu
werfen, der ja auch von der Erde nach unten angezogen wid gber durch Gravita-
tion/Erdanziehung und nicht durch elektromagnische Kréfte).dilmen Ball von einem

Turm herunter fallen zu lassen, missen wir keine Energieitgtecken, im Gegenteil,
es wird noch welche frei, die der Ball benutzen kann, um am deg3Turms Blumen

Ute Rihling: Wolf-Rayet-Sterne 11



7 Linientbergénge

umzuknicken oder Glasscheiben zu zerbrechen. GenausoEngwhie frei, wenn ein
Elektron wieder in Richtung des Kerns “herunterfallt”.

Die Quantenphysik sagt nun, dass die Elektronen nicht chgerum den Kern fliegen
kénnen, sondern nur auf ganz bestimm8amnalen Die Energie, die sie beim Klettern
zwischen Schalen aufnehmen oder beim Fallen abgeben kéentspricht nach dem
Bohrschen Atommodell dem Abstand dieser Schalen. Das r®é3k6nnen nicht ir-
gendeine Energie aufnehmen, sondern nur bestingedeanteltePortionen. Wo diese
Schalen genau liegen und wie groR die Energieabstandgtbegangesind, ist charak-
teristisch fur jede Atomsorte, jed&$ement zum Beispiel fir Wasserdttanders als fir
Helium, Kohlenstf oder auch fur Sauerdto

Schale 1 Prot(h
[ _J /

Abbildung 8: Einfaches Atommodell mit Lichteinstrahlung

Im neutralen Zustand hat ein Atom genausoviele positivéoRen im Kern wie ne-
gative Elektronen auf den Au3enbahnen, die Ladungen @rislth aus und das Atom
ist von auf3en betrachtet nicht geladen. Bekommt ein Elekgemiigend Energie, um auf
die aul3erste Schale zu kommen, und noch mehr, dann kanrhegasiz aus dem Atom
|6sen. Dann ist das Atom positiv geladen, esasisiert

Diese Energie, die Elektronen brauchen, um auf eine hohaine Bu gehen oder sich
ganz aus dem Atom zu befreien, kbnnen sie zum Beispiel dbit@Remit anderen Ato-
men bekommen. Oben wurde erklart, dass auch Photonen Eyatgeen sind, jede
Photonensorte hat eine bestimmte Energie bzw. WellenlddigeElektronen eines Ele-
mentes kdnnen dann bestimmte Photonen als Energie aufnebmeawf eine héhere
Schale zu klettern, und Photonen von charakteristischédieiéngen ausstrahlen, wenn
sie wieder hinunterfallen.

Wenn man vom Licht der Schwarzkdrperstrahlung einen Austdh einem kleinen
Wellenlangenbereich betrachtet, verlauft die Intensiiéteine wenig gekrimmte Linie.
Dieses Licht bezeichnet man dannkiéntinuum Im Kontinuum entstehen dann bei den
Wellenlangen, die bestimmten Schalenibergdngen im AtdspesthenAbsorptions-
und Emissionslinien

Wenn das Licht an Atomen vorbei muss, die bei einer bestimMfellenlange die
Energie des Lichts aufnehmen — die Elektronen damit auf lefiteere Bahn springen

12 Ute Rihling: Wolf-Rayet-Sterne



8 Emission

— dann werden aus dem Kontinuumslicht Photonen bestimmedel&ngeabsorbiert
und die Intensitat nimmt an dieser Stelle des Spektrums mbERktronen, die Licht
absorbiert haben und auf eine héhere Schale geklettert failheh spater auch wieder
zurtck auf niedrigere Bahnen und geben wieder ein PhotobDiabmal entsenden sie
das Photon aber in eine zuféllige Richtung und wahrscledimicht wieder genau in die
alte Richtung, aus der es absorbiert wurde. Aus der urspctieg Richtung betrachtet
wurde die Intensitat bei dieser Wellenlange geschwécht.

Emission
Kontinuum

Intensitat

O P N W b~ O

Abs%rption

\ \ \
1 2 3

Wellenldnge

o

Abbildung 9: Schematische Darstellung von Absorptiongt Emissionslinien.

8 Emission

Emissionslinien, also eindtektive Erh6hung der Strahlungsintensitat, sieht man dann,
wenn bei einer Wellenlange mehr emittiert als absorbierti wDie Elektronen fallen
von einer Schale auf die ndchste herunter. Sie missen jeilwch einen anderen Me-
chanismus als Absorption auf diese Schale gekommen sein sidast tberwiegt die Ge-
samtabsorption immer die Wiederemission in dieselbe Badbagsrichtung und man
kann keine &ektive Emission feststellen. Ein solcher Mechanismus isR#ikombina-
tion. Bei heiiem Gas sind die Atome ionisiert. Wenn es zudem dehtig ist, tréfen
freie Elektronen und ionisierte Atome aufeinander und nefimieren. Das Elektron fallt
stufenweise auf die unterste freie Schale heruter und giljetle Stufe die Energie als
Photon ab. Diesen Vorgang nennt ni@kombinationskaskade

Ob man eine Linie in Absorption oder in Emission sieht, hdargtler Art des entspre-
chenden Atomubergangs: die meiste Zeit sind die Atome ilm@ustand, das heif3t,
die Elektronen befinden sich auf den tiefsten Bahnen, diesiind. Sie konnen also nur
Energien aufnehmen, die Ubergdngen von diesen Bahnen wpsemhen. Ubergiange
von einer hoheren Schale a auf eine noch héhere b sieht mamdan in Absorption,
aber durchaus in Emission, wenn das Elektron nach der Rakatrdn stufenweise tber
b nach a herunterfallt.

In der gerdteten Planck-Kurve findet man also bei allen $teaharakteristische Ab-
sorptions- und Emissionslinien, an denen wir erkennen kdnwelche Elemente sich
in der Sternatmosphareefinden. Emissionslinien bei Sternen sind jedoch sehr selten,
aber genau diese Emissionslinien sind das Hauptmerkma/Vdi+Rayet-Sterne! Wolf

Ute Rihling: Wolf-Rayet-Sterne 13



10 Kernfusion

und Rayet haben vor etwa 150 Jahren Spektrenspektren mmd?risrzeugt und da-
bei entdeckt, dass es in den Spektren der meisten Stern&edmieiche, also Absorp-
tionslinien gibt, und nur bei wenigen starke helle Berejcideo Emission (so wie in
dem Schwarz-Weil3 Foto in Abbildung 4). Diese Sterne klagsitiman als Wolf-Rayet-
Sterne. Wolf-Rayet-Sterne sind also umgeben von sehr idktem, heilen Gas.

9 lonisationsgrad und Klassifikation

Ein ionisiertes Atom, also eines, dem schon ein oder meliketronen fehlen, hat
andere typische Linientbergange als ein neutrales Atonm. kdan also an den Linien
auch erkennen, ob die Atome in der Sternatmosphére iongret oder nicht. Atome
werden bei hohen Temperaturen ionisiert, die genaue Texnyast fur jedes Element
anders. So kann man bei den meisten Sternemoaisationsgrad das bedeutet daran,
wie vielen Atomen ein Elektron und wie vielen sogar mehr als€fehlt, die Temperatur
erkennen! Man uberprift einfach, wie stark die entspregberispektrallinien der lonen
gegenuber den Linien der neutralen Atome sind und rechmefTeinperatur mit der
einfacherSaha-Gleichungus.

Wolf-Rayet-Sterne werden auch danach in UnterklassemteriteVereinfacht bedeu-
tet das, die Starke einer Linie von neutralem Helium (daBthaider Astronomie Hg
mit der Starke einer Linie von einfach ionisiertem Heliurm(Elektron fehlt, Har) zu
vergleichen und das Verhaltnis zwischen beiden zu bildesgthlich werden natirlich
noch mehr Linien betrachtet). Die verschiedehemenverhéltnissedie man findet, un-
terteilt man in zehn Bereiche und ordnet sie dann den Klak$es10 zu.

Bei Wolf-Rayet-Sternen, die von sehr viel, sehr dichtenmi3&e Gas umgeben sind,
das zudem noch weit ausgedehnt ist, kann man die Tempeilahirainfach aus den
lonisationsverhéltnissen und d&pektralklasseableiten. Das liegt daran, dass in ver-
schiedenen Bereichen der Sternatmosphére ganz verscéigédmperaturen und damit
auch lonisationsverhaltnisse herrschen — eine Linie @mtstielleicht nah beim Stern,
wo es sehr heil} ist, die nachste weiter aul3en und eine ditteneit weg vom Stern, wo
es schon kuhler aber immer noch dicht genug fir eine mest@eeist. Diese Linien
sieht man dann nur alle aufsummiert im Sternspektrum. BadauSterntemperatur ab-
zuleiten ist nicht trivial. Die Linienstarke hangt hier auan der Dichte ab: desto dichter
die Atmosphare ist, desto starker sind die Linien und destbrrisas ist vorhanden, das
auch in grof3en Entfernungen vom Stern noch relevante Lbheignége erzeugt.

10 Kernfusion

Man beobachtet, dass fast alle Objekte im Universum aus ai&te$ bestehen (etwa
80%), aulRerdem aus etwas Helium (etwa 19%). Alle anderendtite zusammen ma-
chen nur ein Prozent der Materie im Universum aus. Diesenmdaon hat man ebenfalls
durch Spektralanalyse bekommen — von Sternen, Galaxiesw@ieen und der Son-
ne. Welche Linienstarke welch&asserstghaufigkeif also welchem Wasserstanteil

genau entspricht, ist abhangig von der Interpretation wercadgenommenen Modelle.
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10 Kernfusion

Aber dass bei fast allen astronomischen Objekten Wassedstomit Abstand haufigste
Element ist, ist unbestritten. Planeten bilden da eineselAusnahme, und eine wei-
tere Ausnahme sind die Wolf-Rayet-Sterne: Die meisten \Nalyet-Sterne zeigen gar
keineWasserstfilinien, einige wenige zeigen nur leichte Wasseffitaen, alle scheinen
fast vollstandig aus Helium zu bestehen! Ein Teil der WadlyBt-Sterne zeigt zusatzlich
Linien von Stickstd (das Zeichen fir dieses Element ist N), andere zeigen starke Li-
nien von Kohlenstfi (C). Man unterteilt die Wolf-Rayet-Sterne also in zwei Gruppe
die WN-Sternaund dieWC-SterneWie kann es kommen, dass Wolf-Rayet-Sterne aus
Helium bestehen, wenn alle anderen Sterne hauptséchlioVasserstfy sind?

Atomkerne bestehen ab&utronerund Protonen. Die verschiedenen Elemente unter-
scheiden sich durch die Anzahl der Protonen in ihrem Kerrsséistef zum Beispiel
hat ein Proton im Kern, Helium zwei, Kohlenft®echs, Stickstd sieben, Sauersfio
acht, Eisen schon 26 und Uran sogar 92. Jede Anzahl entspi@m Element. Tragt
man alle Elemente der Anzahl nach in eine Tabelle, erhélt deenPeriodensystem.
Atome kénnen jedoch ineinander umgewandelt werderKberifusionwerden mehrere
Protonen zu einem Kern zusammengebrachtkbenspaltungverden grol3e Atomkerne
aus vielen Protonen in zwei separate Kerne aufgespalterzwknProtonen zu einem
Heliumkern zu fusionieren, muss zunachst sehr viel Enexgigewandt werden, da die
positiv geladenen Protonen sich elektrisch abstoRenwinsh sie sehr dicht beieinan-
der sind, packen sie di€ernkrafte die nur sehr kurz&eichweiterhaben, und lassen
sie zusammenfallen. Dabei wird Energie frei. So werden imgné3ere Kerne gebaut
bis hin zu Eisen. Eisen hat den energetisch optimalen Zdsta#ichst der Kern noch
weiter an, wird die elektrische Abstol3ung wieder relevanat der Atomkern energetisch
ungunstiger.

Es hat eine Weile gedauert, bis Kernfusion gut genug veststawar, um zu erkennen,
dass die Bedingungen im Kern der Sonne, der Druck und die @eatyr dort, ausreichen
fur die Fusion von Wasserdtau Helium, und dass diese Fusion, das sogenaiiasser-
stgfbrennendie Energiequelle der Sonne ist. Irgendwann wird der KerrSaane also
nur noch aus Helium bestehen. Die Energie, die pro Kernfuise wird, ist gering im
Vergleich zur Strahlungsenergie der Sonne, aber die gasigrrate an Wasserstato-
men im Zentrum der Sonne versorgen sie tber etwa 8 Milliaddéne ziemlich konstant
mit Energie.

Wenn wir beobachten, dass Wolf-Rayet-Sterne aus Heliutebes, dann konnen wir
schlie3en, dass sie sich in einem spéaten Entwicklungsstadefinden, in dem schon
sehr viel Wasserstbzu Helium umgewandelt wurde. Kohlenfitast ein Produkt von
Heliumbrennendas bedeutet, die WC-Sterne, die schon etwas mehr Kohtensigen,
entsprechen wahrscheinlich einer noch spateren Entwigkfphase als die WN-Sterne.
Die Fusionsprozesse finden jedoch im Sternzentrum stalt; auf3en, in der sichtbaren
Hulle des Sterns. Es muss also im Leben des Sterns etwas mit der ld&ferq sein,
wahrend er im Kern den Wassertau Helium verbrannt hat. Die Sterne missen vor
diesem Stadium instabile Phasen durchlaufen haben, imaggmére Hullen abgestol3en
haben.
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11 Lichtverschiebung: Doppler-Effekt

Wl W wmmm

Abbildung 10: Der Doppler-Eekt bei einem vorbeifahrenden Auto

Der Doppler-Htekt ist der “wiiii-ummm?”-Effekt von einem vorbeifahrenden Auto bei
einem Autorennen. Der Motor macht immer das gleiche GehaWenn er sich jedoch
auf den Beobachter zubewegt, verkurzt sich durch die Bemgeglie Wellenlange (der
Ton wird hdher), wenn das Auto vorbeigefahren ist und siah Beobachter fortbeweqgt,
wird die Wellenlange grof3er und der Ton wird tiefer (siehdoidung 10).

Das gleiche passiert mit der Wellenlange vom Licht der &telBewegt sich der Stern
vom Beobachter weg, wird das Lichdtverschobendie Wellenlange wird grol3er. Be-
wegt sich der Stern auf den Beobachter zu, werden alle $laken blauverschoben
Um wieviel die Linien (oder der Ton beim Autorennen) verdodio sind, hangt von der
Geschwindigkeit ab.

Wenn man von Laborexperimenten weil3, wo eine Linie eigenah musste, dann
kann man an der Lage der Linien also erkennen, ob sich dem 8téruns zu oder von
uns weg beweqt.

5[ | ]
g4 B
(7) 3 — blauverschoben —
S i
E2 7 ] i

1 +— _

L uv blau rot Infrarot _

0 R e

0 1 2 3
Wellenldnge

Abbildung 11: Schematische Darstellung der Blauversamghbvon den Absorptions-
und Emissionslinien aus Abbildung 9.

12 Linienverbreiterung

Die Linien sind jedoch in der Praxis nie so scharf und schmalimden Abbildungen 9
und 11. Der Hauptgrund dafur ist, dass die Atome in der Sterosphére nie stillste-
hen, sondern sich in alle Richtungen durcheinander bewggbril3er ein Gas ist, desto
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12 Linienverbreiterung

schneller bewegen sich die Atome dafflemperaturist nichts anderes als ein Malf3 fur
die mittlere Geschwindigkeder Atome (oder Molekule). So ist die mittlere Geschwin-
digkeit der Atome in einem Gas wie in einer Sternatmosphérelddie Temperatur
festgelegt, aber einige Atome fliegen viel schneller, @nigel langsamer, und alle in
verschiedene Richtungen.

Die Atome sehen also den Stern durch ihre eigene Bewedopglerverschoben
Wenn sie die fur ihre Ubergange mdglichen Energien absajdiegen diese nicht
bei den Laborwellenldngen, sondern verschoben. Durchrdjeardnete Bewegung der
Gasatome ist die Absorption manchmal rot- und manchmalvelaghoben. Was wir
beobachten ist dann die Summe aus vielen blau- und rotw@ysalen Linien: Eine ver-
breiterte Linie.

In Abbildung 12 sieht man einen kleinen Ausschnitt aus demm8ospektrum, wie es
iIm Rahmen des Astropraktikums von Studierenden am Eirtstemnin Potsdam aufge-
nommen wurde. Dass das Licht hier die ganze Hohe des Spéidifeiss ausfillt im
Gegensatz zum Sternspektrum in Abbildung 4, liegt darass daan die Sonne flachig
beobachten kann und das Sonnenlicht den ganzen Spaltlgugdiirend die Sternbilder
immer nur ein Plnktchen sind.

Intesitat

Wellenldnge

Abbildung 12: Kleiner Ausschnitt aus dem Sonnenspektrum.

Im Kontinuumslicht der Sonne erkennt man vier verbreitergen. Zwei davon, die
breiteren, sind Eisenlinien. Eisen gibt es nicht in der Erasphare, aber in der Sonnen-
atmosphare. Die schmaleren Linien sind vom molekulareeiSédf O,, den es nicht in
der Sonnenatmosphéare geben kann, da die Molekile bei dereS@mperaturen aufge-
|6st werden: Die Linien stammen aus der Erdatmosphare. BDase®licht muss auf dem
Weg zum Einsteinturm durch beide Atmosphéren, die jewbkils Absorptionslinien er-
zeugen. Da die Sonnenatmosphére viel heil3er ist als dierder St dort die mittlere
Geschwindigkeit der Teilchen auch viel grof3er. Dort gibBe#rage zur gesamten Linie,
die starker rot- oder blauverschoben sind als in der Erdsppimére. Deswegen sind die
Linien breiter!
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Dass die Temperatur der Bewegung der Teilchen entspridhtjlgigens auch fur
einen Festkorper wie ein Stiick Metall oder einen Stein: Rortnen die Atome nicht
wild durcheinander fliegen, sondern nur an ihrem festerz Riglhwingen, je schneller,
desto heilRer. Wie oben erklart wurde, erzeugt gerade didesingen elektromagneti-
sche Wellen, also Licht! Ein warmer oder heil3er Korper ghider leuchtet!

Die Linien in Sternspektren sind alsemperaturverbreitertAn der Breite der Linien
kénnen wir unterscheiden, welche Absorptionslinien im @ass Sternatmosphare ent-
stehen, denn diese ist heil3 und die Linien also breit, undneeAbsorptionslinien durch
daslinterstellare Mediunerzeugt werden, also durch Atome oder Gaswolken, die irgend-
wo im Raum zwischen dem Stern und dem Beobachter auf der Erde\sele dieser
Linien sind sehr fein, und man braucht sehr hochaufgelgséii®en, um sie Uberhaupt
zu sehen.

Schlief3lich gibt es noch die Linien der Erdatmosphéare. Bieé sieist bekannt, wie
zum Beispiel die oben gezeigten Linien von Saudfstolekilen Q. Wenn man jedoch
Spektren ohne den Einfluss der Erdatmosphére haben moakge man sie von Satelli-
ten aus dem All (so wie dem Hubble Space Telescope) aufnehmen

13 P-Cygni Profile

Die Linienbreite funktioniert jedoch leider auch nicht gister Temperaturindikator fir
Sternatmosphéren: Alle anderen Bewegungen, die keinesidiohe Richtung haben,
verbreitern die Linien ebenfalls. So sind die Linien der s®doppelt so breit, als man
ausgehend von der Temperatur der lonisationsverhaltnessgehmen wiirde. Wenn sich
nicht nur einzelne Atome durcheinander bewegen (Tempgyatandern auch ganze
Gaspakete, bezeichnet man diesMikroturbulenz

Die Emissionslinien der Wolf-Rayet-Sterne sind noch wésdmbreiter als die der
Sonne. Dazu kommt, dass nicht alle Linien der Wolf-Rayet+& die normalen verbrei-
terten Formen zeigen. Manche Linien, die man sonst in Allsorgehen wirde, haben
sehr atfallige Linienprofile P-Cygni Profile benannt nach dem Stern P-Cygni, bei dem
man sie zuerst gefunden hat. Beide Profile werden in Abbgdidgezeigt.

Man interpretiert sie so: Etwas, das sich sehr schnell asfaunbewegt, absorbiert
einen Teil des Sternlichtes (blauverschobene Absorgiioes und etwas, dass sich sehr
schnell von uns weg bewegt, emittiert selbst Licht (rotekabene Emissionslinie). Die
Sternatmosphére zwischen dem Stern und uns erzeugt einenganale Absorptions-
linie, mit der Besonderheit, dass sich diese Sternatmosphé tber 1000 Metern pro
Sekunde auf uns zu bewegt und die Absorptionslinie alsovblaahoben ist. Natlrlich
absorbiert die Sternatmosphare, die nicht zwischen dem 8tel uns, sondern tber, un-
ter und hinter dem Stern liegt, auch, aber nur Licht, das leimm@e bei uns angekommen
ware. Dann emittiert sie das Licht wieder, aber diesmalreifel davon in unsere, also
in Beobachtungsrichtung. Die Atmosphare, die von uns assiggn hinter dem Stern ist,
bewegt sich aber von uns weg, wie man an der Rotverschiekarrigndissionslinie sieht.
Die blauverschobene Absorption und die rotverschobenes&om ergeben zusammen
das P-Cygni Profil.
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Abbildung 13: Ein P-Cygni Profil und eine Emissionslinie #Cygni Ansatz

Wenn sich die Atmosphére vor dem Stern auf uns zubewegt urtdrdier dem Stern
sich von uns wegbewegt, dann hat der Stern eBtennwind das heil3t, er verliert seine
eigene Hulle mit 1000 bis 2000 Kmin alle Richtungen ins All. Die Geschwindigkeit
des Sternwindes erkennt man an der Breite der Linien. DiegBang des Sternwinds ist
nicht durcheinander wie die der Temperatur oder der Mikintlenz, sie ist geordnet.

14 Sternwinde

Der Sternwind von Wolf-Rayet-Sternen ist so dicht, undMassenverlustiadurch so
stark, dass man nicht mehr genau sagen kann, wo ein Sterarawftd wo der Wind
anfangt. Man muss die Grenze bei einer bestimmten Dichteidedn.

Auch andere Sterne, vor allem die groRBemassereicherhaben Sternwinde — mit nur
einem Bruchteil des Massenverlustes von Wolf-Rayet-8terDie Sonne hat ebenfalls
einen Wind, dersonnenwindSie verliert etwa eine Million Tonnen Masse pro Sekunde
— sehr wenig im Vergleich zu Wolf-Rayet-Sternen! Der Sonwied konnte trotzdem
geféahrlich fur das Leben auf der Erde sein, aber das Maddetéx Erde beschitzt uns
vor ihm und lenkt die Teilchen um die Erde herum.

Sternwinde werden angetrieben durch Krafte, die von demnSteg gerichtet sind.
Dazu gehdrt, dass im Sterninneren wesentlich groRereikrercscht als aufl3erhalb. Die
Kraft in Richtung niedrigerer Driicke nennt man d@mckgradientenZu den antreiben-
den Kraften gehdort auch die Zentrifugalkraft durch RotatiDie wesentliche Kraft ist
jedoch derStrahlungsdruckWenn Photonen Teilchen sind, dann haben sie auch einen
Impuls beziehungsweise Schwung und konnen diesen beim Zusantfantrit Ato-
men in der Sternatmosphare auch tbertragen. Das tun sie@och der Impuls eines
Photons ist so gering, dass wir ihn in unserem Alltag nicfarteen. Nur bei ungeheuer
leuchtstarken, heil3en Sternen, wo die Atome von Photoneveder sehr oft getiféen
werden oder die Photonen sehr energiereich sind, werdeAtdrae weiter und wei-
ter beschleunigt, bis sie einen starken Sternwind bildend@iStrahlungsdruck auch
ausreicht, um einen so starken Wind wie den von Wolf-Rayetr@n anzutreiben, war
lange unklar.
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Um die Wolf-Rayet-Sterne analysieren zu kdnnen und um Ratexrrwie die Temperatur
zu bestimmen, muss man die Temperaturschichtung des Stelesvmit dem entspre-
chenden Verlauf der lonisationsgrade, den Geschwindigaiauf und den Massenver-
lust des Sterns mit dem entsprechenden Dichteverlauf k&dintigen.

Der Strahlungstransport vom Stern zum Beobachter wird dahn komplex, da das
Licht gestreut oder auch absorbiert und bei anderen Wélhgen emittiert werden kann.
Die Wellenlangen entsprechen Hunderten verschiedenetianég Ubergangen in den
Atomen, die alle unterschiedlich wahrscheinlich sind uadwvon der Temperatur und
dem lonisationsgrad abhé&ngen. Zudem sind die Wellenlaag@dem Ort im Sternwind
anders dopplerverschoben.

Es gibt nur zwei Computerprogramme auf der Welt, die diesebl®m mit vielen
Ubergangen bei verschiedenen Geschwindigkeiten beradimmen. Das eine wurde in
Pittsburgh, USA, entwickelt, das andere ist der POWR-CbhaePotsdamer Wolf-Rayet-
Sternatmospharen-Modelle (PoWR) wurden tber Jahre hinwegy Arbeitsgruppe um
Wolf-Rainer Hamann entwickelt. Fir die Modellrechnung mtmman einen Stern an,
fur den man den Radius und die Temperatur vorgibt. Der Stemttiert dann Licht
entsprechend der Planckfunktion. Fir den Sternwind gibot e Geschwindigkeitsfeld
vor: direkt beim Stern hat der Wind noch 0 ks weit entfernt vielleicht 1500 kys,
dazwischen Gberlegt man sich einen Beschleunigungsverlau

Man muss aul3erdem festlegen, welche Atome mit welchen Héutigg in dem Wind
vorhanden sind und welche Linieniibergange fir welche Atoraglich sind. Hier wer-
den die Eingabe-Dateien schon sehr grof3: Fir Helium sind@fiohe Energieniveaus
bertcksichtigt, fur Stickstd 94, fur Kohlensté 65. Die Energieniveaus weiterer Atome
sind noch zusammengefasst eingebaut. Zwischen allenndidiseaus sind Ubergan-
ge mit verschiedenen Wahrscheinlichkeiten mdglich, dieHend eingegeben werden
mussen.

Das Programm berechnet dann detmahlungstransporentlang eines Lichtstrahls
durch den Sternwind. Fir jeden Punkt auf dem Strahl mussreshtogen, in welchem
lonisationszustand die Atome bei der gegebenen Temperiatlirselche Ubergange
welche Energie aus dem Kontinuum absorbieren und welche emittiBDabei muss es
die Bewegung der Atome an der Stelle bertcksichtigen, desrSternlicht ist aus der
Sicht des Atoms blauverschoben.

Wenn der Strahlungstransport einmal berechnet ist, esitrefih anderer Programmteil
die Temperaturschichtung. Das berechnete Strahlungafetien verschiedenen Punk-
ten im Sternwind hat natirlich Einfluss auf die Temperatw 8ernwindes. Damit an
jedem Ort im Wind einStrahlungsgleichgewiclgilt, also keine Strahlungsenergie aus
dem Nichts erzeugt oder vernichtet wird, also hochstenseuwoer Form in eine andere
umgewandelt wird, muss die Temperatur korrigiert werden.

Mit dieser neuen Temperaturschichtung muss dann aber antihhlungstransport
neu berechnet werden. So geht es hin und her, bis sich dibéiisge nicht mehr stark
andern. Dann nimmt man an, dass auch weitere Rechensé&kiiterelevante Anderung
bringen, man bricht ab und erklart das Modell latgwvergiert Erst dann wird die Strah-
lung von vielen solcher Linien, die in alle Richtungen vorertaus zeigen, aufaddiert
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zu dem Spektrum, das wir von der Erde aus beobachten.

Ein Modell kann im besten Fall in wenigen Stunden konvergiees kann aber auch
einige Tage lang die Computer belegen. Man berechnet WCWIeModelle und bei
letzteren nochmal solche mit und ohne Wassdiskair die Nachbargalaxien, in denen
es andere Sticksfivorkommen gibt, braucht man wieder eigene Modelle. Um die Ana-
lyse von groRen Datenmengen zu erleichtern, erstellen leictginnerhalb von einem
sinnvollen Bereich der Temperatur und der Winddichte esnezg Reihe an Modellen,
die dann zur Verfligung stehen.

Dann betrachtet man die beobachteten Spektren von WokktRaternen und sucht
so lange unter den verfiigbaren Modellen, bis man eines fiddss die Beobachtung
optimal wiedergibt. Gegebenenfalls muss man noch einigankater &ndern und ein
Spezialmodell berechen. Aus dem Modell kann man im Umkéluss die Parameter
(Temperatur, Grof3e des Sterns, Massenverlust, Gesclgkeitddes Windes...) fur den
Stern ermitteln.

BAT99 15

verschiedene Modelle
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Abbildung 14: Der Weg zum richtigen Modell fiir BAT99 15

In Abbildung 14 sieht man dreimal dasselbe SternspektrumBAT99 15 in Blau,
und dazu verschiedene Modelle in Rot. Oben stehen in Scldi@Elemente, die die je-
weiligen Linien erzeugen: H ist Wassemtale Helium, N Stickstff und C Kohlenstf.
Die romischen difern bedeuten den lonisationszustand: | neutral, Il einfacisien..
Die arabischen Ziern entsprechen dem Ubergang. Beim untersten Modell sted-o
sichtlich alle Linien zu schwach. Das heif3t, die Dichte irarBtvind und damit auch der
Massenverlust sind in diesem Modell noch nicht stark geBefj~ 4350 A (A steht fir
Angstrom, eine Einheit fiir die Wellenlange) und bei4850 A sind die Linien etwas
zu stark: hier wurde im Modell Wassertangenommen, den der Stern nicht hat. Die
Linien sind alle zu schmal, die Endgeschwindigkeit des \Wsigt in dem Modell noch
unterschatzt. Im zweiten Modell stimmt die Temperatur noicint: Die Her-Linie bei
~ 5900 A ist zu stark, die He-Linie bei~ 5400 A ist zu schwach. Der Stern ist in Wirk-
lichkeit heil3er. Das oberste Modell ist sehr gut, nur deckStat stimmt noch nicht.
Der Stern liegt in der Nachbargalaxie Grof3e Magellansch&&Vian der es weniger
Stickstdt gibt als hier im Modell angenommen wird.
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Dieser Stern ist etwa 100.000K heif3 und 300.000 mal leuéfitger als die Sonne.
Sein Wind wird etwa 1600 kyas schnell.

16 Wolf-Rayet-Sterne und Sternentwicklung

Zusammenfassend kann man sagen: Wolf-Rayet-Sterne $intia@e Sterne (hoch io-
nisiert), sie haben sehr dichte, heiRe Atmospharen (Eomskinien), genauer gesagt
dichte, heiRe Sternwinde (P-Cygni Profile). Sie befindeh siceinem spaten Stadi-
um ihrer Entwicklung (kein Wasserdth Das Fehlen ihrer Hillen passt jetzt sehr gut
zusammen mit den starken Sternwinden. Man geht jedoch dawsndass die Wolf-
Rayet-Sterne ihre Hillen schon zum grofl3en Teil in frihdvespnders instabilen Phasen
verloren haben.

Da die Entwicklung der Sterne zu langsam verlauft, als dassiggbeobachten konn-
ten, ist man darauf angewiesen, sich die Entwicklungswegedan verschiedenen be-
obachteten Sterntypen zusammen zu puzzlen.

Man muss also andere Sterne suchen, die sich in moglichegaMgerphasen befin-
den: sie miussen noch etwas mehr Masse und mehr Waskaeben als Wolf-Rayet-
Sterne und ihre Hillen missen instabil sein. Die massesohSterne, deren Hullen
noch aus dem gleichen Gas bestehen, aus dem sie auch esstard] sind so genannte
O- oder B-Sterne, je nach ihrer Masse. Sie sind noch rel@iilsL BVs Luminous Blue
Variables, die Leuchtkraftigen Blauen Veranderlichensmuen stark und stof3en dabei
ihre Hiillen ab.RSGs Red Supergiants, die Roten Uberriesen, sind etwas massearme
und auch kihler als die LBVs, sie sind extrem ausgedehnt arlgeken ebenfalls ihre
Hullen. Man nimmt also an, dass Wolf-Rayet-Sterne, je naelsdd, zunachst O- oder
B-Sterne waren, in der LBV- beziehungsweise in der RSG-@tae Hullen verloren
haben und sich jetzt in ihrem letzten Entwicklungsstadiwfinolen. Zu der These, dass
Wolf-Rayet-Sterne ihre Hillen bereits abgestof3en halasstpdass man um die Sterne
herum oft riesige Gasblasen findet, so wie bei SMC AB 7 in Ablmfgd.

Wenn die Wolf-Rayet-Sterne aul3en schon aus Helium bestdhan ist das im Kern
erst recht der Fall. Dort befinden sie sich lieliumbrennenund die WC-Sterne zeigen
schon erste Produkte davon. Das Heliumbrennen ergibt meht so viel Energie wie
das Wassersfthbrennen, und alle weiteren Brennphasen bis hin zum Eisenwewctyer.
Die Wolf-Rayet-Sterne werden sich also nicht mehr langenérgie versorgen kbnnen
und dann — innerhalb von einigen hunderttausend JahrenSugalksrnova explodieren.
Bei der Explosion schleudern sie nochmal einiges der kemgssierten Materie ins All.
Der Kern des Sterns wird zum kompakten Neutronenstern agerszchwarzen Loch.

Dieses Schicksal einer Supernova haben nur die massearsithme, also Sterne, die
bei ihrer Entstehung schon mehr als achtmal massereicttbals die Sonne. Schon fur
das Wassersttbrennen muss es sehr heil3 sein im Sterninneren; damit das Hedinm
nenzindet muss es heil3er sein und wiederum noch heil3er fur jede weitermphase.
Um diese Temperaturen zu erzeugen, muss sich der Stern meseehen und durch
das Gewicht der aul3eren Schichten genug Druck daftir emske$sen. Die Temperatur
im Kern hangt also mit der Masse des Sterns zusammen.

Um leuchtstark genug zu werden fur einen Wolf-Rayet-Sterdybrauchen die Ster-
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17 Sternentstehung

ne Anfangsmasseron mindestens 25onnenmasseManche bestehen zu Beginn sogar
aus Uber 100 Sonnenmassen. Die massereichsten bekarerte&in 100 bis 150 Son-
nenmassen sind schon am Anfang in der Wasd@osemnphase leuchtstark genug fir
einen Wolf-Rayet-Sternwind.

17 Sternentstehung

Von diesen massereichen Sternen gibt es nur sehr wenigae&tststehen, wenn sich
innerhalb einer riesigen Molekullwolke ein Gebiet heralgst) das dichter ist als die
Umgebung. Dann hat es mehr Massenanziehungskdedi/itation als die Umgebung
und zieht weiteres Gas an, wahrend es sich selbst zusameheniis Stern definiert
man einen Gasball, in dessen Inneren es heil genug wird, silvasserstdébrennen zu
zunden. Ist er nicht massereich und heil3 genug, entsteneBeispiel Braune Zwerge.
Je groRRer die Sterne sind, desto weniger gibt es von ihness $deh hundert Sonnen-
massen zusammenfinden, ist unwahrscheinlicher als flraéwudh 10 Sonnenmassen,
was wiederum unwahrscheinlicher ist als bei einer Sonnesenader einer halben. 90%
der Sterne sind kleiner als die Sonne und fur jeden Stern 8@ nenmassen bilden
sich statistisch gesehen gleichzeitig etwa 3000 sonngadterne. Dazu kommt, dass
die Wolf-Rayet-Phase nur eine sehr kurze Phase im LebentdessSst, das heildt, dass
sich unter den massereichen Sternen nur wenige geradeser dlbase befinden. Wolf-
Rayet-Sterne sind selten, weil sie kurzlebig sind und seafitvierig zu beobachten.

18 Hinweise fur Astro-Interessierte

Filme: Online-Archiv der Sendunglpha centaurdes Bayrischen Rundfunks mit vielen
kurzen Filmen zu Themen der Astronomie. Es gibt auch einen EiunWolf-Rayet-
Sternen.

www.br-online.d@wissen-bildungspacenighsternguckegindex.html

Bilder: Jeden Tag ein neues Bild (von Sternen, Nebeln, GalaxiensKaen...), hoch-
aufgeldst, ein Service der NASA, mit einem riesigen ArchimzDurchsuchen:
antwrp.gsfc.nasa.ggapod

Buch zum Thema Sterne:Aus der Beck’'schen Reihe Wissen: Leben und Sterben der
Sterne von Norbert Langer (1995), schon geschrieben rlaislenoch gebraucht erhalt-
lich.

Forschungsartikel: Paul Crowther, Physical Properties of Wolf-Rayet Starsr &ek-
fuhrlicher Text zum Stand der Forschung tiber Wolf-Rayeti&t, frei im Internet erhalt-
lich, auf Englisch.

http;/arxiv.orgabgastro-ph0610356
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