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Zusammenfassung

Ich habe eine bisher unübertroffen große Gruppe und zum ersten Mal eine fast vollständige Po-
pulation von 108 WN-Sternen homogen spektral analysiert. Die WN-Sterne liegen in der Großen
Magellanschen Wolke (Large Magellanic Cloud, LMC), so ist die Rötung gering und die Entfer-
nung bekannt. Ich habe in einer Literaturrecherche die chemische Zusammensetzung der Sterne in
der LMC ermittelt und dafür zwei kleinere Gitter von WNE- undWNL-PoWR-Modellen berech-
net. Die Spektralanalyse deutet jedoch an, dass die WN-Sterne eine Überhäufigkeit von Stickstoff
zeigen, so wie auch die WN-Sterne in der Milchstraße übersolare Stickstoffhäufigkeiten aufwei-
sen. Die meisten optischen Sternspektren habe ich von C. Foellmi (aus Foellmi et al. 2003) und
O. Schnurr (aus Schnurr et al. 2008) zur Verfügung gestellt bekommen. Ich habe in einer ausführ-
lichen Datenbankrecherche fehlende Spektren aus dem optischen und dem UV-Bereich gesam-
melt. Dabei bin ich auf WN-Sterne gestoßen, die nicht im Katalog von Breysacher et al. (1999,
im Folgenden BAT99) verzeichnet sind und habe festgestellt, dass die Übergangstypen Of/WN in
diesem Katalog unterrepräsentiert sind. Die bei meiner Spektralanalyse ermittelten Temperaturen
sind im großen Trend um∆ logT/K ∼ 0.1 heißer als in früheren Analysen der Sterne, die auf
Modellen ohne Line-Blanketing basierten. Mit der Temperatur steigt bei der Analyse auch der
ermittelte Massenverlust. Durch einen höher angenommenenClumping-Faktor vonD = 10 zur
Reproduktion der Elektronenstreuflügel werden die Werte für den Massenverlust jedoch wieder
geringer. Ich kann die klare Trennung der Sterne mit und ohneWasserstoff in zwei Leuchtkraft-
Gruppen, wie sie in der Milchstraße gefunden wurde, nicht reproduzieren, der Übergang erscheint
im Gegensatz zu der Studie von Hamann et al. (2006) fließend. Fünf der analysierten Sterne sind
so heiß, dass sie voraussichtlich innerhalb der nächsten wenigen hundert Jahre als Supernova
explodieren werden. Ein Stern, BAT99 118, gehört mit aktuell über hundert Sonnenmassen zu
den massereichsten bekannten Sternen. Ich habe sechs wasserstoffhaltige Sterne mit Kohlenstoff-
überhäufigkeit gefunden. Bei einer Literaturrecherche undim Abgleich mit den mir vorliegenden
Spektren habe ich unter 108 WN-Sternen 23 Doppelsterne gefunden und 15 unsichere Kandi-
daten. Eine weitere Literaturrecherche der Röntgenemission der Sterne weist auf 44 bis 53 von
108 Doppelsterne, von denen sechs mögliche Kandidaten für HMXBs sind. Damit entspricht
die Anzahl der bekannten Doppelsterne dem theoretischen Erwartungswert. Schließlich habe ich
sechs Sterne gefunden, die wie WR 002 in der Milchstraße runde Linienprofile aufweisen. Ich
diskutiere, ob diese Linienprofile als Hinweis auf schnelleRotation interpretiert werden können.

Anstelle einer Einleitung habe ich im nächsten Abschnitt einen publizierbaren Text einge-
fügt, in dem ich Spektralanalysen von Wolf-Rayet-Sternen für eine Zielgruppe von interessierten
Nicht-Physikern erkläre.
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1 Wolf-Rayet Sterne

Als Wolf-Rayet-Sternebezeichnet man die letzte Lebensphase der massereichsten Sterne. Bei ih-
rer Enstehung waren sie etwa fünfundzwanzig- bis hundertmal massereicher als die Sonne – die
massereichsten Sterne, die uns bekannt sind. Unter 100 Milliarden Sternen in unserer Galaxie,
der Milchstraße, gibt es nur etwa zweihundert Wolf-Rayet-Sterne. Doch ihr Einfluss auf die Ent-
wicklung der Galaxie ist viel größer als es ihre geringe Anzahl vermuten lässt: Zunächst gehören
sie zu den hellsten Sternen und versorgen ihre Umgebung mit reichlich Strahlungsenergie. Sie
schleudern in dieser Phase ihre äußeren Hüllen mit über 1000Kilometern pro Sekunde in die
Umgebung. So verlieren sie in einer Million Jahren etwa dreimal soviel Materie wie die gesamte
Sonnenmasse – die Sonne hätte sich bei einem solchenSternwindin Bruchteilen ihres jetzigen
Alters von 5 Milliarden Jahren komplett aufgelöst. Das von den Wolf-Rayet-Sternen ausgewor-
fene Material bildet manchmal spektakuläre Gasblasen um den Stern, so wie es in Abbildung 1.1
zu sehen ist. Die Atome wurden in den Sternen jedoch verändert: sie haben Kernfusionsprozesse
durchlaufen. Wolf-Rayet-Sterne mischen in der Umgebung, in der wieder neue Sterne entste-
hen können, zum vorhandenen Wasserstoff und dem Helium auch noch schwerere Elemente wie
Kohlenstoff und Sauerstoff – wichtige Bestandteile des Lebens auf der Erde! Wenn die Sterne
schließlich keine Kernfusion mehr durchführen können, enden sie in einer Supernova, einer ge-
waltigen Explosion. Dabei reichern sie das Interstellare Medium noch einmal an, diesmal auch
mit Eisen. Übrig bleibt von ihnen dann nur ein Neutronenstern oder ein schwarzes Loch.

Abbildung 1.1: Gasblase um den Wolf-Rayet-Stern SMC AB 71
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1 Wolf-Rayet Sterne

Die namensgebenden Astronomen Wolf und Rayet haben die Wolf-Rayet-Sterne 1867 ent-
deckt. Wie konnten sie diese von anderen Sternen unterscheiden, wenn alle Sterne selbst mit den
größten Teleskopen nur wie winzige Lichtpunkte aussehen? Denn außer der Sonne kann nur ein
einziger anderer Stern, nämlich Beteigeuze, räumlich aufgelöst werden, das heißt, man kann mit
einem sehr guten Teleskop seine Struktur ganz grob erkennen.

Für alle anderen Sterne muss man die Informationen in einen einzigen Lichtpunkt hineininter-
pretieren. Dazu braucht man ein sehr detailliertes Verständnis von verschiedenen physikalischen
Prinzipien, die hier kurz und sehr vereinfacht erklärt werden sollen: Die Entstehung des Stern-
lichtes so wie die verschiedenen Arten, auf die das Sternlicht auf dem Weg zu uns verändert
wird.

1.1 Licht

Licht kann man sowohl alselektromagnetische Welleals auch als Teilchen beschreiben. Für diese
Erkenntnis, den sogenanntenWelle-Teilchen-Dualismuserhielt Einstein seinen Nobelpreis.

Wenn man Licht als Teilchen beschreibt, sieht man es als kleine Energiepakete mit einem
Impulsbeziehungsweise Schwung, die von der Lichtquelle aus durchden Raum fliegen. Diese
Pakete heißenPhotonen.

Als elektromagnetische Wellekann man sich Licht so vorstellen: Jedes geladene Teilchen,zum
Beispiel einElektron, erzeugt einelektromagnetisches Kraftfeld, das auf andere geladene Teil-
chen wirkt (auf anderenegativ geladeneTeilchen abstoßend, aufpositiveanziehend). Schwingt
das Teilchen an seinem Ort hin und her, breitet sich sein Feldaus wie eine Welle und bringt
andere Ladungsträger ebenfalls zum Schwingen. Dieses Schwingen von geladenen Rezeptoren
in unserem Auge, das durch Lichtwellen erzeugt wird, signalisiert dann unserem Gehirn eine
Lichtwahrnehmung. Dasselbe gilt für Detektoren an einem Teleskop.

Abbildung 1.2: Die Wellenlängenbereiche im Elektromagnetischen Spektrum.2

Photonen beziehungsweise elektromagnetische Wellen können mehrere Eigenschaften haben:
eine bestimmteEnergie(das entspricht derWellenlänge, also dem Abstand zwischen zwei Wel-

1Aus dem Bildarchiv der ESO, http://www.eso.org/esopia/images/html/phot-09a-03.html. Eingesehen am
16.06.2008

2Grafik von Horst Frank, Jailbird and Phrood, http://de.wikipedia.org/wiki /Bild:Electromagnetic_spectrum_c.svg.
Eingesehen am 16.06.2008
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1.2 Spektrum

lenbergen) und einePolarisation(das entspricht der Schwingungsrichtung bei Wellen, also zum
Beispiel links-rechts oder oben-unten). Die Polarisationkann man zur Interpreation von asym-
metrischen Objekten heranziehen (zum Bespiel scheibenartigen) oder auch von Magnetfeldern.
Beides spielt für einfache Modelle von Wolf-Rayet-Sternenkeine Rolle, dort schwingen die Elek-
tronen in alle Richtungen statistisch gleichmäßig verteilt und die Polarisation kann vernachlässigt
werden.

Bei der Interpretation des Lichts von Wolf-Rayet-Sternen unterscheiden wir die gemessenen
Photonen also nur nach ihrer Energie.

In Abbildung 1.2 sind die verschiedenen Wellenlängenbereiche elektromagnetischer Strahlung
eingezeichnet. Am linken Rand des Bildes sind die kleinstenWellenlängen eingetragen, also
die energiereichste Strahlung, am rechten die größten Wellenlängen. Der Bereich des sichtbaren
Lichts, der nur ein kleiner Ausschnitt aus dem gesamten Spektrum ist, ist oben nochmals vergrö-
ßert dargestellt. Die Skala ist unten beschriftet mit der Wellenlänge, die man auch in die Frequenz
umrechnen kann. Eine weitere Möglichkeit wäre, die Energieaufzutragen.

UV-Strahlung hat Wellenlängen, die etwas kleiner sind als die des sichtbaren Lichts. Sichtbares
Licht, das heißt elektromagnetische Stahlung oder Photonen, die von unserem Auge wahrgenom-
men werden können, unterscheidet sich durch nichts von Röntgen- und UV-Strahlung als durch
die Wellenlänge. Die Farben sind dann einfach verschiedeneWellenlängen innerhalb des Berei-
ches, den das Auge wahrnehmen kann.

Je kleiner die Wellenlänge, desto größer ist die Energie derStrahlung. Röntgenstrahlung hat
genug Energie, um zum Beispiel Zellen zu zerstören, Radiowellen, die noch rechts außerhalb der
Abbildung liegen würden, dagegen gar nicht.

1.2 Spektrum

Schließlich besitzt das Sternlicht noch die Eigenschaft der Intensität, das bedeutet die Anzahl der
Photonen, die man in einem Zeitraum auf einer Messfläche und bei einer bestimmten Wellenlänge
misst (beziehungsweise im Wellen-Vokabular dieAmplitude, das ist die Höhe der Wellenberge).

Abbildung 1.3: Der Weg des Sternlichts zum Spektrum

Kombiniert man die beiden EigenschaftenWellenlängeund Intensität, kann man einSpektrum

Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC 7



1 Wolf-Rayet Sterne

erstellen. Das heißt, man misst, welche Wellenlänge mit welcher Intensität von dem Stern abge-
strahlt wird. Dazu kann man zum Beispiel einen roten Filter in den Strahlengang des Fernrohrs
oder Teleskops legen und dann messen, wieviel rotes Licht von dem Stern im Teleskop ankommt.
Danach macht man das gleiche mit einem blauen Filter. Daran,ob Sterne eher intensiv im Roten
oder im Blauen leuchten, kann man sie schon einmal grob unterscheiden.

Genauer funktioniert das gleiche mit einem sogenanntenGitter, das das Licht wie einPrisma
in seine Wellenlängenaufspaltet(wie die Regentropfen das Sonnenlicht zu einem Regenbogen
aufspalten). In Abbildung 1.3 wird schematisch gezeigt, wie die meisten astronomischen Auf-
nahmen entstehen. Ein Teleskop sammelt möglichst viel Licht von einem Stern. Das Teleskop
erzeugt ein scharfes Bild des beobachteten Himmelsausschnittes auf einer Platte. Der Stern, den
man analysieren möchte, wird genau auf einem Spalt in der Platte abgebildet (Bruchteile von
einem Millimeter breit). So kommt nur das Licht des Sterns inden dahinter liegendenSpektro-
graphen– und nicht das Hintergrundslicht oder andere Sterne. Das Sternlicht wird dann von
einem Gitter zu einem Spektrum aufgespalten. Jetzt liegen UV, Blau, Grün und Rot und Infrarot
nebeneinander (wie in Abbildung 1.2) – die realen Spektrographen sind jedoch immer nur für
einen Ausschnitt aus dem Spektrum ausgelegt. Mit Digitalkameras kann man von diesem aufge-
spaltenen Sternlicht Aufnahmen machen, die bei den verschiedenen Wellenlängen die Intensität
registrieren. Die Aufnahmen können ruhig in Schwarz-Weiß sein, denn jetzt entspricht ja jeder
Farbe eine Position im Spektrum.

1000

2000

3000

4000

5400 5600 5800
 Wellenlänge

 I
n

te
n

si
tä

t

Abbildung 1.4: Spektrum des Sterns BAT99 130, aufgenommen am AAO3

Eine solche Schwarz-Weiß Aufnahme von einem Sternspektrum, hier von dem Wolf-Rayet-
Stern BAT99 130, ist Abbildung 1.4. Der Spalt in dem Foto in Abbildung 1.4 lag senkrecht, von

3Anglo-Australian Observatory. Quelle: http://archive.ast.cam.ac.uk/aat/.
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1.3 Wärmestrahlung

links nach rechts sind die verschiedenen Wellenlängen zu sehen. Man sieht in der Mitte einen
hellen Streifen, das ist das aufgespaltene Sternlicht. Diehellen Punkte in dem Streifen sind jetzt
Merkmale bei verschiedenen Wellenlängen, unsere Hauptinformationsquelle von dem Stern.

Als Nächstes liest man mit einem Computerprogramm an jeder Stelle in dem hellen Streifen die
Intensität aus. Das Ergebnis trägt man in ein Koordinatensystem ein. Die Intensitäten aus diesem
Foto sind in dem Koordinatensystem in Abbildung 1.4 zu sehen. Jetzt fängt die eigentliche Arbeit
an: aus Kurven und Linien in dem Diagramm einen individuellen Stern zu interpretieren.

Wenn man ein Spektrum benutzt, um Informationen über ein Objekt zu erhalten, heißt die Me-
thodeSpektralanalyse. Sie kann bei allen astronomischen Objekten angewandt werden – nicht
nur bei Wolf-Rayet-Sternen. Man benutzt diese Technik aberauch in der Festkörperphysik oder
in der Chemie, um Informationen über sehr kleine Strukturenzu bekommen. Mit verschiede-
nen Instrumenten wertet man ganz verschiedene Bereiche desSpektrums aus – von Radio- bis
Röntgenstrahlung. In diesem Text soll es nur um die Interpretation von Infrarot-, sichtbarem und
UV-Licht von Wolf-Rayet-Sternen gehen.

1.3 Wärmestrahlung

Abbildung 1.5: Schwarzkörperstrahlung für verschiedene Temperaturen.4

Ein warmer oder heißer Gegenstand strahlt Licht entsprechend der Planck-Funktion ab, das heißt
wenig bei sehr kleinen Wellenlängen, ansteigend bis zu einer Wellenlänge, bei der das Maximum
der Intensität abgestrahlt wird, und dann wieder abfallend. Das nennt man auchSchwarzkörper-
strahlung. Bei welcher Wellenlänge das Maximum ist, hängt von der Temperatur des Körpers ab.

4Bild von http://upload.wikimedia.org/wikipedia/commons/0/0e/BlackbodySpectrum_loglog_150dpi_de.png, ein-
gesehen am 17.06.2008
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1 Wolf-Rayet Sterne

Eine “kalte” Glühbirne leuchtet viel röter als die viel heißere Sonne und erzeugt im Gegensatz zu
ihr kaum UV-Strahlung, die uns bräunt. Ein Stück Eisen, das man erhitzt, glüht erst ziemlich rot,
erhitzt man es noch mehr, glüht es weiß.

In Abbildung 1.5 sieht man die Ausstrahlung der Sonne, die eine Oberflächentemperatur von
knapp 5777 K (Kelvin), also etwa 5504◦C (Grad Celsius) hat, als gelbe Linie. Das Maximum
liegt im Bereich des sichtbaren Lichts, hier in allen Farbenwie ein Regenbogen eingezeichnet
– kein Wunder, dass unsere Augen vor allem auf diesen Wellenlängenbereich ausgerichtet sind.
Das Maximum eines Sterns mit 10.000 K ist links noch eingezeichnet, das Maximum eines Sterns
mit 100.000 K läge noch ein ganzes Stück weiter links im fernen UV.

Die Erde mit einer Temperatur von 300 K∼ 27◦C strahlt vor allem im Infraroten (rote Kurve
in Abbildung 1.5). Das erklärt zum Beispiel den Treibhauseffekt: CO2 in der Erdatmosphäre lässt
die Wellenlängen sichtbaren Lichts der Sonne auf die Erde, reflektiert jedoch die Infrarotstrah-
lung der Sonne. Je mehr CO2 in der Erdatmosphäre ist, desto mehr heizt sich die Erde wie ein
Gewächshaus auf.

Aus derspektralen Energieverteilungkann man schon die erste Information über Wolf-Rayet-
Sterne entnehmen: Ihr Emissionsmaximum liegt weit im UV, das heißt Wolf-Rayet-Sterne sind
besonders heiß, viel heißer als die meisten anderen Sterne.Wie oben gezeigt hat die Sonne ei-
ne Oberflächentemperatur von etwa 6000 K, die Oberflächentemperatur von Wolf-Rayet-Sternen
liegt dagegen zwischen 20000 K und 200000 K! Sie gehören zu den heißesten bekannten Ster-
nen. Zur genauen Bestimmung der Temperatur kann man die Planck-Kurve jedoch nicht ohne
Weiteres nutzen, da das Spektrum vor dem Eintreffen bei einem Teleskop noch verändert wird.

1.4 Strahlungsverdünnung

SternAbstand 1

Abstand 2 Lichtsensoren

Abbildung 1.6: Strahlungsverdünnung des Sternlichts

Dasselbe Sternlicht, das bei einem großen Abstand vom Sternin allen Raumrichtungen zu sehen
ist, muss auch bei einem geringeren Abstand da gewesen sein.Dazwischen kann – zumindest
wenn man sich einen leeren Raum vorstellt – nichts verloren gegangen oder dazu gekommen
sein. Dieses Prinzip entspricht in der Physik einerKontinuitätsgleichung.
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1.5 Rötung

Wenn man sich bei dem Abstand 1 vom Stern und bei dem Abstand 2 vom Stern jeweils eine
Kugelschale vorstellt (siehe Abbildung 1.6), dann fließt durch beide gleich viel Licht. Durch ein
Flächenelement aber, zum Beispiel die Öffnung eines Teleskops, fließt beim Abstand 1 mehr
Licht als beim Abstand 2, da sich dort dasselbe Licht auf eineinsgesamt viel größere Fläche
verteilen muss. Was dann pro Flächenelement übrig bleibt, ist viel weniger. Das gilt natürlich
genauso für eine kleine Fläche wie die Iris eines Auges.

Die Konsequenz ist das, was wir aus unseren Alltagserfahrungen kennen: Eine Lichtquelle, die
weiter von uns entfernt ist, scheint dunkler als eine gleichhelle Lichtquelle, die näher ist.

Es ist eine der großen Herausforderungen in der Astronomie zu unterscheiden, ob ein Stern
(oder auch ein anderes Objekt, zum Beispiel eine Galaxie) nicht so hell und näher, oder sehr hell
und dafür weiter weg ist. In vielen Fällen ist das einfach nicht entscheidbar. Von wenigen Wolf-
Rayet-Sternen sind die Entfernungen genau bekannt. Wenn sie bekannt sind, gehören die Sterne
oft zu Sternhaufen oder benachbarten Galaxien, für die es bessere Methoden zur Entfernungsbe-
stimmung gibt.

1.5 Rötung

Im All herrscht ein Vakuum – fast. Aber der Weg des Lichts von einem Stern bis zum Teleskop auf
der Erde ist lang, und ganz leer ist der Raum dazwischen nicht: dort befinden sichGas, das vor
allem aus einzelnen Atomen, manchmal aber auch Molekülen (wenigen gebundenen Atomen)
besteht, undStaub(Hunderte Atome). Das Gas absorbiert einen Teil des Lichts –das wird im
nächsten Abschnitt erklärt. Der Staub dagegen streut das Licht, und zwar das blaue Licht (kurze
Wellenlängen) mehr als das rote (längere Wellenlängen). Das liegt daran, dass der meiste Staub,
der sich im All befindet, sehr klein ist, etwa so groß wie die Wellenlänge von blauem Licht. In
diesem Fall ist die Streuung am effektivsten. So kommt weniger von dem blauen Licht, aber noch
das meiste des roten Lichts bei uns an: der Stern erscheint jetzt röter, als er eigentlich ist, er ist
gerötet.
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Abbildung 1.7: Die spektrale Energieverteilung von WR158 mit Rötung.

In Abbildung 1.7 sieht man die spektrale Energieverteilungvom Wolf-Rayet-Stern WR 158 mit
starker Rötung. In Blau sind tatsächlich beobachtete Intensitäten eingezeichnet, mit dem markan-
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ten Knick im UV-Bereich, der durch Rötung entsteht. In Rot ist ein Modell desselben Sterns ohne
Rötung eingezeichnet, man sieht das rechte Ende der Wärmestrahlungskurve. Im Infrarotbereich
ist der Fluss des Sterns, eingezeichnet durch so genannte Photometriemarken als blaue Kästchen,
noch sehr ähnlich wie der des Modells.

Der meiste Staub stört die Sicht, wenn man tief in unsere Galaxie, die Milchstraße hineinguckt.
Im galaktischen Zentrum kann man die Sterne nicht mehr durchihr sichtbares, sondern am besten
durch ihr infrarotes Licht sehen. Wenn man nahe Sterne betrachtet oder andere, die außerhalb der
Milchstraße, zum Beispiel in den benachbarten Galaxien Große und Kleine Magellansche Wolke
liegen, dann ist die Rötung viel geringer.

1.6 Linienübergänge

Nach einem einfachen Atommodell von Niels Bohr gibt es einenAtomkern, in dem die posi-
tiv geladenenProtonensind, und dieElektronenfliegen auf ihren Bahnen um den Kern herum,
dargestellt in Abbildung 1.8 (Neutronen im Kern wurden hierweggelassen). Die Elektronen sind
negativ geladen, sie werden vom Atomkern also angezogen. Wenn sie auf eine Bahn wollen, die
weiter vom Atomkern entfernt ist, brauchen sie dafür Energie – genauso, wie wir Energie investie-
ren müssen, um einen Ball nach oben zu werfen, der ja auch von der Erde nach unten angezogen
wird (hier aber durch Gravitation/Erdanziehung und nicht durch elektromagnische Kräfte). Um
einen Ball von einem Turm herunter fallen zu lassen, müssen wir keine Energie hineinstecken, im
Gegenteil, es wird noch welche frei, die der Ball benutzen kann, um am Fuß des Turms Blumen
umzuknicken oder Glasscheiben zu zerbrechen. Genauso wirdEnergie frei, wenn ein Elektron
wieder in Richtung des Kerns “herunterfällt”.

Protonen

Kern

Schale 1

Schale 2
Elektron

Licht

Abbildung 1.8: Einfaches Atommodell mit Lichteinstrahlung

Die Quantenphysik sagt nun, dass die Elektronen nicht irgendwo um den Kern fliegen können,
sondern nur auf ganz bestimmtenSchalen. Die Energie, die sie beim Klettern zwischen Schalen
aufnehmen oder beim Fallen abgeben können, entspricht nachdem Bohrschen Atommodell dem
Abstand dieser Schalen. Das heißt, sie können nicht irgendeine Energie aufnehmen, sondern nur
bestimmtegequanteltePortionen. Wo diese Schalen genau liegen und wie groß die Energieab-
stände derÜbergängesind, ist charakteristisch für jede Atomsorte, jedesElement: zum Beispiel
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für Wasserstoff anders als für Helium, Kohlenstoff oder auch für Sauerstoff.
Im neutralen Zustand hat ein Atom genausoviele positive Protonen im Kern wie negative Elek-

tronen auf den Außenbahnen, die Ladungen gleichen sich aus und das Atom ist von außen be-
trachtet nicht geladen. Bekommt ein Elektron genügend Energie, um auf die äußerste Schale zu
kommen, und noch mehr, dann kann es sich ganz aus dem Atom lösen. Dann ist das Atom positiv
geladen, es istionisiert.

Diese Energie, die Elektronen brauchen, um auf eine höhere Bahn zu gehen oder sich ganz
aus dem Atom zu befreien, können sie zum Beispiel durchStößemit anderen Atomen bekom-
men. Oben wurde erklärt, dass auch Photonen Energieportionen sind, jede Photonensorte hat eine
bestimmte Energie bzw. Wellenlänge. Die Elektronen eines Elementes können dann bestimmte
Photonen als Energie aufnehmen, um auf eine höhere Schale zuklettern, und Photonen von cha-
rakteristischen Wellenlängen ausstrahlen, wenn sie wieder hinunterfallen.

Wenn man vom Licht der Schwarzkörperstrahlung einen Ausschnitt in einem kleinen Wellen-
längenbereich betrachtet, verläuft die Intensität wie eine wenig gekrümmte Linie. Dieses Licht
bezeichnet man dann alsKontinuum. Im Kontinuum entstehen dann bei den Wellenlängen, die
bestimmten Schalenübergängen im Atom entsprechen,Absorptions-undEmissionslinien:

Wenn das Licht an Atomen vorbei muss, die bei einer bestimmten Wellenlänge die Energie des
Lichts aufnehmen – die Elektronen damit auf eine höhere Bahnspringen – dann werden aus dem
Kontinuumslicht Photonen bestimmter Wellenlängeabsorbiertund die Intensität nimmt an dieser
Stelle des Spektrums ab. Die Elektronen, die Licht absorbiert haben und auf eine höhere Schale
geklettert sind, fallen später auch wieder zurück auf niedrigere Bahnen und geben wieder ein
Photon ab. Diesmal entsenden sie das Photon aber in eine zufällige Richtung und wahrscheinlich
nicht wieder genau in die alte Richtung, aus der es absorbiert wurde. Aus der ursprünglichen
Richtung betrachtet wurde die Intensität bei dieser Wellenlänge geschwächt.
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Abbildung 1.9: Schematische Darstellung von Absorptions-und Emissionslinien.

1.7 Emission

Emissionslinien, also eine effektive Erhöhung der Strahlungsintensität, sieht man dann,wenn bei
einer Wellenlänge mehr emittiert als absorbiert wird. Die Elektronen fallen von einer Schale auf
die nächste herunter. Sie müssen jedoch durch einen anderenMechanismus als Absorption auf
diese Schale gekommen sein, denn sonst überwiegt die Gesamtabsorption immer die Wieder-
emission in dieselbe Beobachtungsrichtung und man kann keine effektive Emission feststellen.
Ein solcher Mechanismus ist die Absorption einer größeren Energie, bei der die Elektronen auf

Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC 13



1 Wolf-Rayet Sterne

einen höhere Schale angeregt werden, und dann stufenweise,von Schale zu Schale, herunterfal-
len. Dann gibt es bei manchen Wellenlängen Emission, bei denen keine Absorption stattgefun-
den hatte. Eine andere, wichtigere Möglichkeit ist, dass die Elektronen durchStößemit anderen
Gasatomen auf die höhere Schale angeregt wurden und dann unter Emission eines Photons wie-
der herabfallen. Diese Stöße müssen sehr energiereich seinund oft genug vorkommen, um zu
einer merklichen Emission zu führen. Wenn ein Stern also Emissionslinien zeigt, dann ist das
Gas, das ihn umgibt, heiß (energiereiche Stöße) und außerdem sehr dicht (häufige Stöße). Eine
dritte Möglichkeit istRekombination. Bei heißem Gas sind die Atome ionisiert. Wenn es auch
dicht genug ist, treffen freie Elektronen und ionisierte Atome aufeinander und rekombinieren.
Dabei wird dann auch die Energie als Photon abgegeben.

Ob man eine Linie in Absorption oder in Emission sieht, hängtan der Art des entsprechenden
Atomübergangs: die meiste Zeit sind die Atome im Grundzustand, das heißt, die Elektronen
befinden sich auf den tiefsten Bahnen, die frei sind. Sie können also nur Energien aufnehmen, die
Übergängen von diesen Bahnen aus entsprechen. Übergänge von einer höheren Schale a auf eine
noch höhere b sieht man dann nicht in Absorption, aber durchaus in Emission, wenn das Elektron
von Schale b stufenweise herunterfällt. Ebenso kann man Rekombinationslinien, also von ganz
frei bis zum Grundzustand, in Emission sehen.

In der geröteten Planck-Kurve findet man also bei allen Sternen charakteristische Absorptions-
und Emissionslinien, an denen wir erkennen können, welche Elemente sich in derSternatmosphä-
re befinden. Emissionslinien bei Sternen sind jedoch sehr selten, aber genau diese Emissionsli-
nien sind das Hauptmerkmal der Wolf-Rayet-Sterne! Wolf undRayet haben vor etwa 150 Jahren
Spektrenspektren mit Prismen erzeugt und dabei entdeckt, dass es in den Spektren der meisten
Sterne dunkle Bereiche, also Absorptionslinien gibt, und nur bei wenigen starke helle Bereiche,
also Emission (so wie in dem Schwarz-Weiß Foto in Abbildung 1.4). Diese Sterne klassifiziert
man als Wolf-Rayet-Sterne. Wolf-Rayet-Sterne sind also umgeben von sehr viel dichtem, heißen
Gas.

1.8 Ionisationsgrad und Klassifikation

Ein ionisiertes Atom, also eines, dem schon ein oder mehrereElektronen fehlen, hat andere ty-
pische Linienübergänge als ein neutrales Atom. Man kann also an den Linien auch erkennen,
ob die Atome in der Sternatmosphäre ionisiert sind oder nicht. Atome werden bei hohen Tem-
peraturen ionisiert, die genaue Temperatur ist für jedes Element anders. So kann man bei den
meisten Sternen amIonisationsgrad, das bedeutet daran, wie vielen Atomen ein Elektron und
wie vielen sogar mehr als eines fehlt, die Temperatur erkennen! Man überprüft einfach, wie stark
die entsprechenden Spektrallinien der Ionen gegenüber denLinien der neutralen Atome sind und
rechnet die Temperatur mit der einfachenSaha-Gleichungaus.

Wolf-Rayet-Sterne werden auch danach in Unterklassen unterteilt. Vereinfacht bedeutet das,
die Stärke einer Linie von neutralem Helium (das heißt in derAstronomie He) mit der Stärke
einer Linie von einfach ionisiertem Helium (ein Elektron fehlt, He) zu vergleichen und das
Verhältnis zwischen beiden zu bilden (tatsächlich werden natürlich noch mehr Linien betrachtet).
Die verschiedenenLinienverhältnisse, die man findet, unterteilt man in zehn Bereiche und ordnet
sie dann den Klassen 1 bis 10 zu.

Bei Wolf-Rayet-Sternen, die von sehr viel, sehr dichtem, heißem Gas umgeben sind, das zudem
noch weit ausgedehnt ist, kann man die Temperatur nicht einfach aus den Ionisationsverhältnissen
und denSpektralklassenableiten. Das liegt daran, dass in verschiedenen Bereichender Sternat-
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mosphäre ganz verschiedene Temperaturen und damit auch Ionisationsverhältnisse herrschen –
eine Linie entsteht vielleicht nah beim Stern, wo es sehr heiß ist, die nächste weiter außen und
eine dritte sehr weit weg vom Stern, wo es schon kühler aber immer noch dicht genug für eine
messbare Linie ist. Diese Linien sieht man dann nur alle aufsummiert im Sternspektrum. Daraus
die Sterntemperatur abzuleiten ist nicht trivial. Die Linienstärke hängt hier auch von der Dich-
te ab: desto dichter die Atmosphäre ist, desto stärker sind die Linien und desto mehr Gas ist
vorhanden, das auch in großen Entfernungen vom Stern noch relevante Linienbeiträge erzeugt.

1.9 Kernfusion

Man beobachtet, dass fast alle Objekte im Universum aus Wasserstoff bestehen (etwa 80%), au-
ßerdem aus etwas Helium (etwa 19%). Alle anderen Elemente zusammen machen nur ein Pro-
zent der Materie im Universum aus. Diese Information hat manebenfalls durch Spektralanalyse
bekommen – von Sternen, Galaxien, Gaswolken und der Sonne. Welche Linienstärke welcher
Wasserstoffhäufigkeit, also welchem Wasserstoffanteil genau entspricht, ist abhängig von der In-
terpretation und der angenommenen Modelle. Aber dass bei fast allen astronomischen Objekten
Wasserstoff das mit Abstand häufigste Element ist, ist unbestritten. Planeten bilden da eine selte-
ne Ausnahme, und eine weitere Ausnahme sind die Wolf-Rayet-Sterne: Die meisten Wolf-Rayet-
Sterne zeigen gar keineWasserstofflinien, einige wenige zeigen nur leichte Wasserstofflinien, alle
scheinen fast vollständig aus Helium zu bestehen! Ein Teil der Wolf-Rayet-Sterne zeigt zusätz-
lich Linien von Stickstoff (das Zeichen für dieses Element ist N), andere zeigen starkeLinien von
Kohlenstoff (C). Man unterteilt die Wolf-Rayet-Sterne also in zwei Gruppen, dieWN-Sterneund
die WC-Sterne. Wie kann es kommen, dass Wolf-Rayet-Sterne aus Helium bestehen, wenn alle
anderen Sterne hauptsächlich aus Wasserstoff sind?

Atomkerne bestehen ausNeutronenund Protonen. Die verschiedenen Elemente unterscheiden
sich durch die Anzahl der Protonen in ihrem Kern. Wasserstoff zum Beispiel hat ein Proton im
Kern, Helium zwei, Kohlenstoff sechs, Stickstoff sieben, Sauerstoff acht, Eisen schon 26 und
Uran sogar 92. Jede Anzahl entspricht einem Element. Trägt man alle Elemente der Anzahl nach
in eine Tabelle, erhält man das Periodensystem. Atome können jedoch ineinander umgewandelt
werden, beiKernfusionwerden mehrere Protonen zu einem Kern zusammengebracht, bei Kern-
spaltungwerden große Atomkerne aus vielen Protonen in zwei separateKerne aufgespalten. Um
zwei Protonen zu einem Heliumkern zu fusionieren, muss zunächst sehr viel Energie aufgewandt
werden, da die positiv geladenen Protonen sich elektrisch abstoßen. Erst wenn sie sehr dicht bei-
einander sind, packen sie dieKernkräfte, die nur sehr kurzeReichweitenhaben, und lassen sie
zusammenfallen. Dabei wird Energie frei. So werden immer größere Kerne gebaut bis hin zu
Eisen. Eisen hat den energetisch optimalen Zustand, wächstder Kern noch weiter an, wird die
elektrische Abstoßung wieder relevant und der Atomkern energetisch ungünstiger.

Es hat eine Weile gedauert, bis Kernfusion gut genug verstanden war, um zu erkennen, dass
die Bedingungen im Kern der Sonne, der Druck und die Temperatur dort, ausreichen für die
Fusion von Wasserstoff zu Helium, und dass diese Fusion, das sogenannteWasserstoffbrennen
die Energiequelle der Sonne ist. Irgendwann wird der Kern der Sonne also nur noch aus Helium
bestehen. Die Energie, die pro Kernfusion frei wird, ist gering im Vergleich zur Strahlungsenergie
der Sonne, aber die riesigen Vorräte an Wasserstoffatomen im Zentrum der Sonne versorgen sie
über etwa 8 Milliarden Jahre ziemlich konstant mit Energie.

Wenn wir beobachten, dass Wolf-Rayet-Sterne aus Helium bestehen, dann können wir schlie-
ßen, dass sie sich in einem späten Entwicklungsstadium befinden, in dem schon sehr viel Was-
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serstoff zu Helium umgewandelt wurde. Kohlenstoff ist ein Produkt vonHeliumbrennen, das
bedeutet, die WC-Sterne, die schon etwas mehr Kohlenstoff zeigen, entsprechen wahrscheinlich
einer noch späteren Entwicklungsphase als die WN-Sterne. Die Fusionsprozesse finden jedoch
im Sternzentrum statt, nicht außen, in der sichtbarenHülle des Sterns. Es muss also im Leben
des Sterns etwas mit der Hülle passiert sein, während er im Kern den Wasserstoff zu Helium ver-
brannt hat. Die Sterne müssen vor diesem Stadium instabile Phasen durchlaufen haben, in denen
sie ihre Hüllen abgestoßen haben.

1.10 Lichtverschiebung: Doppler-Effekt

Abbildung 1.10: Der Doppler-Effekt bei einem vorbeifahrenden Auto

Der Doppler-Effekt ist der “wiiii-ummm”-Effekt von einem vorbeifahrenden Auto bei einem Au-
torennen. Der Motor macht immer das gleiche Geräusch. Wenn er sich jedoch auf den Beobachter
zubewegt, verkürzt sich durch die Bewegung die Wellenlänge(der Ton wird höher), wenn das Au-
to vorbeigefahren ist und sich vom Beobachter fortbewegt, wird die Wellenlänge größer und der
Ton wird tiefer (siehe Abbildung 1.10).

Das gleiche passiert mit der Wellenlänge vom Licht der Sterne. Bewegt sich der Stern vom
Beobachter weg, wird das Lichtrotverschoben, die Wellenlänge wird größer. Bewegt sich der
Stern auf den Beobachter zu, werden alle Spektrallinienblauverschoben. Um wieviel die Linien
(oder der Ton beim Autorennen) verschoben sind, hängt von der Geschwindigkeit ab.

Wenn man von Laborexperimenten weiß, wo eine Linie eigentlich sein müsste, dann kann man
an der Lage der Linien also erkennen, ob sich der Stern auf unszu oder von uns weg bewegt.
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Abbildung 1.11: Schematische Darstellung der Blauverschiebung von den Absorptions- und
Emissionslinien aus Abbildung 1.9.
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1.11 Linienverbreiterung

Die Linien sind jedoch in der Praxis nie so scharf und schmal wie in den Abbildungen 1.9 und
1.11. Der Hauptgrund dafür ist, dass die Atome in der Sternatmosphäre nie stillstehen, sondern
sich in alle Richtungen durcheinander bewegen. je heißer ein Gas ist, desto schneller bewegen
sich die Atome darin.Temperaturist nichts anderes als ein Maß für diemittlere Geschwindigkeit
der Atome (oder Moleküle). So ist die mittlere Geschwindigkeit der Atome in einem Gas wie in
einer Sternatmosphäre durch die Temperatur festgelegt, aber einige Atome fliegen viel schneller,
einige viel langsamer, und alle in verschiedene Richtungen.

Die Atome sehen also den Stern durch ihre eigene Bewegungdopplerverschoben. Wenn sie
die für ihre Übergänge möglichen Energien absorbieren, liegen diese nicht bei den Laborwellen-
längen, sondern verschoben. Durch die ungeordnete Bewegung der Gasatome ist die Absorption
manchmal rot- und manchmal blauverschoben. Was wir beobachten ist dann die Summe aus vie-
len blau- und rotverschobenen Linien: Eine verbreiterte Linie.

In Abbildung 1.12 sieht man einen kleinen Ausschnitt aus demSonnenspektrum, wie es im
Rahmen des Astropraktikums von Studierenden am Einsteinturm in Potsdam aufgenommen wur-
de. Dass das Licht hier die ganze Höhe des Spektralstreifensausfüllt im Gegensatz zum Stern-
spektrum in Abbildung 1.4, liegt daran, dass man die Sonne flächig beobachten kann und das
Sonnenlicht den ganzen Spalt ausfüllt, während die Sternbilder immer nur ein Pünktchen sind.

Im Kontinuumslicht der Sonne erkennt man vier verbreiterteLinien. Zwei davon, die breiteren,
sind Eisenlinien. Eisen gibt es nicht in der Erdatmosphäre,aber in der Sonnenatmosphäre. Die
schmaleren Linien sind vom molekularen Sauerstoff O2, den es nicht in der Sonnenatmosphäre
geben kann, da die Moleküle bei den Sonnentemperaturen aufgelöst werden: Die Linien stammen
aus der Erdatmosphäre. Das Sonnenlicht muss auf dem Weg zum Einsteinturm durch beide At-
mosphären, die jeweils ihre Absorptionslinien erzeugen. Da die Sonnenatmosphäre viel heißer ist
als die der Erde, ist dort die mittlere Geschwindigkeit der Teilchen auch viel größer. Dort gibt es
Beiträge zur gesamten Linie, die stärker rot- oder blauverschoben sind als in der Erdatmosphäre.
Deswegen sind die Linien breiter!
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Abbildung 1.12: Kleiner Ausschnitt aus dem Sonnenspektrum.
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Dass die Temperatur der Bewegung der Teilchen entspricht, gilt übrigens auch für einen Fest-
körper wie ein Stück Metall oder einen Stein: Dort können dieAtome nicht wild durcheinander
fliegen, sondern nur an ihrem festen Platz schwingen, je schneller, desto heißer. Wie oben erklärt
wurde, erzeugt gerade dieses Schwingen elektromagnetische Wellen, also Licht! Ein warmer oder
heißer Körper glüht oder leuchtet!

Die Linien in Sternspektren sind alsotemperaturverbreitert. An der Breite der Linien können
wir unterscheiden, welche Absorptionslinien im Gas der Sternatmosphäre entstehen, denn diese
ist heiß und die Linien also breit, und welche Absorptionslinien durch dasInterstellare Medium
erzeugt werden, also durch Atome oder Gaswolken, die irgendwo im Raum zwischen dem Stern
und dem Beobachter auf der Erde sind. Viele dieser Linien sind sehr fein, und man braucht sehr
hochaufgelöste Spektren, um sie überhaupt zu sehen.

Schließlich gibt es noch die Linien der Erdatmosphäre. Sie sind meist bekannt, wie zum Bei-
spiel die oben gezeigten Linien von Sauerstoffmolekülen O2. Wenn man jedoch Spektren ohne
den Einfluss der Erdatmosphäre haben möchte, muss man sie vonSatelliten aus dem All (so wie
dem Hubble Space Telescope) aufnehmen.

1.12 P-Cygni Profile

Die Linienbreite funktioniert jedoch leider auch nicht alsguter Temperaturindikator für Sternat-
mosphären: Alle anderen Bewegungen, die keine einheitliche Richtung haben, verbreitern die
Linien ebenfalls. So sind die Linien der Sonne doppelt so breit, als man ausgehend von der
Temperatur der Ionisationsverhältnissen annehmen würde.Wenn sich nicht nur einzelne Ato-
me durcheinander bewegen (Temperatur), sondern auch ganzeGaspakete, bezeichnet man dies
alsMikroturbulenz.

Die Emissionslinien der Wolf-Rayet-Sterne sind noch wesentlich breiter als die der Sonne.
Dazu kommt, dass nicht alle Linien der Wolf-Rayet-Sterne die normalen verbreiterten Formen
zeigen. Manche Linien, die man sonst in Absorption sehen würde, haben sehr auffällige Linien-
profile: P-Cygni Profile, benannt nach dem Stern P-Cygni, bei dem man sie zuerst gefunden hat.
Beide Profile werden in Abbildung 1.13 gezeigt.

Abbildung 1.13: Ein P-Cygni Profil und eine Emissionslinie mit leichtem P-Cygni Ansatz

Man interpretiert sie so: Etwas, das sich sehr schnell auf uns zu bewegt, absorbiert einen Teil
des Sternlichtes (blauverschobene Absorptionslinie), und etwas, dass sich sehr schnell von uns
weg bewegt, emittiert selbst Licht (rotverschobene Emissionslinie). Die Sternatmosphäre zwi-
schen dem Stern und uns erzeugt eine ganz normale Absorptionslinie, mit der Besonderheit, dass
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sich diese Sternatmosphäre mit über 1000 Metern pro Sekundeauf uns zu bewegt und die Absorp-
tionslinie also blauverschoben ist. Natürlich absorbiertdie Sternatmosphäre, die nicht zwischen
dem Stern und uns, sondern über, unter und hinter dem Stern liegt, auch, aber nur Licht, das ohne-
hin nie bei uns angekommen wäre. Dann emittiert sie das Lichtwieder, aber diesmal einen Teil
davon in unsere, also in Beobachtungsrichtung. Die Atmosphäre, die von uns aus gesehen hinter
dem Stern ist, bewegt sich aber von uns weg, wie man an der Rotverschiebung der Emissionslinie
sieht. Die blauverschobene Absorption und die rotverschobene Emission ergeben zusammen das
P-Cygni Profil.

Wenn sich die Atmosphäre vor dem Stern auf uns zubewegt und die hinter dem Stern sich von
uns wegbewegt, dann hat der Stern einenSternwind, das heißt, er verliert seine eigene Hülle mit
1000 bis 2000 km/s in alle Richtungen ins All. Die Geschwindigkeit des Sternwindes erkennt
man an der Breite der Linien. Die Bewegung des Sternwinds istnicht durcheinander wie die der
Temperatur oder der Mikroturbulenz, sie ist geordnet.

1.13 Sternwinde

Der Sternwind von Wolf-Rayet-Sternen ist so dicht, und ihrMassenverlustdadurch so stark, dass
man nicht mehr genau sagen kann, wo ein Stern aufhört und wo der Wind anfängt. Man muss die
Grenze bei einer bestimmten Dichte definieren.

Auch andere Sterne, vor allem die großen,massereichen, haben Sternwinde – mit nur einem
Bruchteil des Massenverlustes von Wolf-Rayet-Sternen. Die Sonne hat ebenfalls einen Wind, den
Sonnenwind. Sie verliert etwa eine Million Tonnen Masse pro Sekunde – sehr wenig im Vergleich
zu Wolf-Rayet-Sternen! Der Sonnenwind könnte trotzdem gefährlich für das Leben auf der Erde
sein, aber das Magnetfeld der Erde beschützt uns vor ihm und lenkt die Teilchen um die Erde
herum.

Sternwinde werden angetrieben durch Kräfte, die von dem Stern weg gerichtet sind. Dazu ge-
hört, dass im Sterninneren wesentlich größerer Druck herrscht als außerhalb. Die Kraft in Rich-
tung niedrigerer Drücke nennt man denDruckgradienten. Zu den antreibenden Kräften gehört
auch die Zentrifugalkraft durch Rotation. Die wesentlicheKraft ist jedoch derStrahlungsdruck:
Wenn Photonen Teilchen sind, dann haben sie auch einenImpulsbeziehungsweise Schwung und
können diesen beim Zusammntreffen mit Atomen in der Sternatmosphäre auch übertragen. Das
tun sie auch! Doch der Impuls eines Photons ist so gering, dass wir ihn in unserem Alltag nicht
erfahren. Nur bei ungeheuer leuchtstarken, heißen Sternen, wo die Atome von Photonen entwe-
der sehr oft getroffen werden oder die Photonen sehr energiereich sind, werden die Atome weiter
und weiter beschleunigt, bis sie einen starken Sternwind bilden. Ob der Strahlungsdruck auch
ausreicht, um einen so starken Wind wie den von Wolf-Rayet-Sternen anzutreiben, war lange
unklar.

1.14 PoWR Modelle

Um die Wolf-Rayet-Sterne analysieren zu können und um Parameter wie die Temperatur zu be-
stimmen, muss man die Temperaturschichtung des Sternwindes mit dem entsprechenden Verlauf
der Ionisationsgrade, den Geschwindigkeitsverlauf und den Massenverlust des Sterns mit dem
entsprechenden Dichteverlauf berücksichtigen.

Der Strahlungstransport vom Stern zum Beobachter wird dannsehr komplex, da das Licht
gestreut oder auch absorbiert und bei anderen Wellenlängenemittiert werden kann. Die Wel-
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lenlängen entsprechen Hunderten verschiedenen möglichenÜbergängen in den Atomen, die alle
unterschiedlich wahrscheinlich sind und dazu von der Temperatur und dem Ionisationsgrad ab-
hängen. Zudem sind die Wellenlängen an jedem Ort im Sternwind anders dopplerverschoben.

Es gibt nur zwei Computerprogramme auf der Welt, die dieses Problem mit vielen Über-
gängen bei verschiedenen Geschwindigkeiten berechnen können. Das eine wurde in Pittsburgh,
USA, entwickelt, das andere ist der PoWR-Code. Die Potsdamer Wolf-Rayet-Sternatmosphären-
Modelle (PoWR) wurden über Jahre hinweg in der Arbeitsgruppe um Wolf-Rainer Hamann ent-
wickelt. Für die Modellrechnung nimmt man einen Stern an, für den man den Radius und die
Temperatur vorgibt. Der Stern emittiert dann Licht entsprechend der Planckfunktion. Für den
Sternwind gibt man ein Geschwindigkeitsfeld vor: direkt beim Stern hat der Wind noch 0 km/s,
weit entfernt vielleicht 1500 km/s, dazwischen überlegt man sich einen Beschleunigungsverlauf.

Man muss außerdem festlegen, welche Atome mit welchen Häufigkeiten in dem Wind vorhan-
den sind und welche Linienübergänge für welche Atome möglich sind. Hier werden die Eingabe-
Dateien schon sehr groß: Für Helium sind 40 mögliche Energieniveaus berücksichtigt, für Stick-
stoff 94, für Kohlenstoff 65. Die Energieniveaus weiterer Atome sind noch zusammengefasst ein-
gebaut. Zwischen allen diesen Niveaus sind Übergänge mit verschiedenen Wahrscheinlichkeiten
möglich, die per Hand eingegeben werden müssen.

Das Programm berechnet dann denStrahlungstransportentlang eines Lichtstrahls durch den
Sternwind. Für jeden Punkt auf dem Strahl muss es berechnen,in welchem Ionisationszustand
die Atome bei der gegebenen Temperatur sind, welche Übergänge welche Energie aus dem Kon-
tinuum absorbieren und welche emittieren. Dabei muss es dieBewegung der Atome an der Stelle
berücksichtigen, denn das Sternlicht ist aus der Sicht des Atoms blauverschoben.

Wenn der Strahlungstransport einmal berechnet ist, ermittelt ein anderer Programmteil die
Temperaturschichtung. Das berechnete Strahlungsfeld an den verschiedenen Punkten im Stern-
wind hat natürlich Einfluss auf die Temperatur des Sternwindes. Damit an jedem Ort im Wind ein
Strahlungsgleichgewichtgilt, also keine Strahlungsenergie aus dem Nichts erzeugt oder vernich-
tet wird, also höchstens von einer Form in eine andere umgewandelt wird, muss die Temperatur
korrigiert werden.

Mit dieser neuen Temperaturschichtung muss dann aber auch der Strahlungstransport neu be-
rechnet werden. So geht es hin und her, bis sich die Ergebnisse nicht mehr stark ändern. Dann
nimmt man an, dass auch weitere Rechenschritte keine relevante Änderung bringen, man bricht
ab und erklärt das Modell alskonvergiert. Erst dann wird die Strahlung von vielen solcher Linien,
die in alle Richtungen vom Stern aus zeigen, aufaddiert zu dem Spektrum, das wir von der Erde
aus beobachten.

Ein Modell kann im besten Fall in wenigen Stunden konvergieren, es kann aber auch einige Ta-
ge lang die Computer belegen. Man berechnet WC- und WN-Modelle und bei letzteren nochmal
solche mit und ohne Wasserstoff. Für die Nachbargalaxien, in denen es andere Stickstoffvorkom-
men gibt, braucht man wieder eigene Modelle. Um die Analyse von großen Datenmengen zu
erleichtern, erstellen wir gleich innerhalb von einem sinnvollen Bereich der Temperatur und der
Winddichte eine ganze Reihe an Modellen, die dann zur Verfügung stehen.

Dann betrachtet man die beobachteten Spektren von Wolf-Rayet-Sternen und sucht so lange
unter den verfügbaren Modellen, bis man eines findet, dass die Beobachtung optimal wiedergibt.
Gegebenenfalls muss man noch einige Parameter ändern und ein Spezialmodell berechen. Aus
dem Modell kann man im Umkehrschluss die Parameter (Temperatur, Größe des Sterns, Massen-
verlust, Geschwindigkeit des Windes...) für den Stern ermitteln.

In Abbildung 1.14 sieht man dreimal dasselbe Sternspektrumvon BAT99 15 in Blau, und dazu
verschiedene Modelle in Rot. Oben stehen in Schwarz die Elemente, die die jeweiligen Linien
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erzeugen: H ist Wasserstoff, He Helium, N Stickstoff und C Kohlenstoff. Die römischen Ziffern
bedeuten den Ionisationszustand: I neutral, II einfach ionisiert... Die arabischen Ziffern entspre-
chen dem Übergang. Beim untersten Modell sind offensichtlich alle Linien zu schwach. Das
heißt, die Dichte im Sternwind und damit auch der Massenverlust sind in diesem Modell noch
nicht stark genug. Bei∼ 4350 Å (Å steht für Ångström, eine Einheit für die Wellenlänge) und bei
∼ 4850 Å sind die Linien etwas zu stark: hier wurde im Modell Wasserstoff angenommen, den
der Stern nicht hat. Die Linien sind alle zu schmal, die Endgeschwindigkeit des Windes ist in dem
Modell noch unterschätzt. Im zweiten Modell stimmt die Temperatur noch nicht: Die He-Linie
bei∼ 5900 Å ist zu stark, die He-Linie bei∼ 5400 Å ist zu schwach. Der Stern ist in Wirklich-
keit heißer. Das oberste Modell ist sehr gut, nur der Stickstoff stimmt noch nicht. Der Stern liegt
in der Nachbargalaxie Große Magellansche Wolke, in der es weniger Stickstoff gibt als hier im
Modell angenommen wird.

Dieser Stern ist etwa 100.000 K heiß und 300.000 mal leuchtkräftiger als die Sonne. Sein Wind
wird etwa 1600 km/s schnell.

BAT99 15 verschiedene Modelle
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Abbildung 1.14: Der Weg zum richtigen Modell für BAT99 15

1.15 Wolf-Rayet-Sterne und Sternentwicklung

Zusammenfassend kann man sagen: Wolf-Rayet-Sterne sind sehr heiße Sterne (hoch ionisiert),
sie haben sehr dichte, heiße Atmosphären (Emissionslinien), genauer gesagt dichte, heiße Stern-
winde (P-Cygni Profile). Sie befinden sich in einem späten Stadium ihrer Entwicklung (kein
Wasserstoff). Das Fehlen ihrer Hüllen passt jetzt sehr gut zusammen mit den starken Sternwin-
den. Man geht jedoch davon aus, dass die Wolf-Rayet-Sterne ihre Hüllen schon zum großen Teil
in früheren, besonders instabilen Phasen verloren haben.

Da die Entwicklung der Sterne zu langsam verläuft, als dass wir sie beobachten könnten, ist
man darauf angewiesen, sich die Entwicklungswege aus den verschiedenen beobachteten Stern-
typen zusammen zu puzzlen.

Man muss also andere Sterne suchen, die sich in möglichen Vorgängerphasen befinden: sie
müssen noch etwas mehr Masse und mehr Wasserstoff haben als Wolf-Rayet-Sterne und ihre
Hüllen müssen instabil sein. Die massereichsten Sterne, deren Hüllen noch aus dem gleichen
Gas bestehen, aus dem sie auch entstanden sind, sind so genannte O- oder B-Sterne, je nach
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ihrer Masse. Sie sind noch relativ stabil.LBVs, Luminous Blue Variables, die Leuchtkräftigen
Blauen Veränderlichen, pulsieren stark und stoßen dabei ihre Hüllen ab.RSGs, Red Supergiants,
die Roten Überriesen, sind etwas masseärmer und auch kühlerals die LBVs, sie sind extrem
ausgedehnt und verlieren ebenfalls ihre Hüllen. Man nimmt also an, dass Wolf-Rayet-Sterne, je
nach Masse, zunächst O- oder B-Sterne waren, in der LBV- beziehungsweise in der RSG-Phase
ihre Hüllen verloren haben und sich jetzt in ihrem letzten Entwicklungsstadium befinden. Zu der
These, dass Wolf-Rayet-Sterne ihre Hüllen bereits abgestoßen haben, passt, dass man um die
Sterne herum oft riesige Gasblasen findet, so wie bei SMC AB 7 in Abbildung 1.1.

Wenn die Wolf-Rayet-Sterne außen schon aus Helium bestehen, dann ist das im Kern erst recht
der Fall. Dort befinden sie sich imHeliumbrennen, und die WC-Sterne zeigen schon erste Produk-
te davon. Das Heliumbrennen ergibt nicht mehr so viel Energie wie das Wasserstoffbrennen, und
alle weiteren Brennphasen bis hin zum Eisen noch weniger. Die Wolf-Rayet-Sterne werden sich
also nicht mehr lange mit Energie versorgen können und dann –innerhalb von einigen hundert-
tausend Jahren – als Supernova explodieren. Bei der Explosion schleudern sie nochmal einiges
der kernprozessierten Materie ins All. Der Kern des Sterns wird zum kompakten Neutronenstern
oder zum schwarzen Loch.

Dieses Schicksal einer Supernova haben nur die massereichen Sterne, also Sterne, die bei ihrer
Entstehung schon mehr als achtmal massereicher sind als dieSonne. Schon für das Wasserstoff-
brennen muss es sehr heiß sein im Sterninneren; damit das Heliumbrennenzündet, muss es heißer
sein und wiederum noch heißer für jede weitere Brennphase. Um diese Temperaturen zu erzeu-
gen, muss sich der Stern zusammenziehen und durch das Gewicht der äußeren Schichten genug
Druck dafür enstehen lassen. Die Temperatur im Kern hängt also mit der Masse des Sterns zu-
sammen.

Um leuchtstark genug zu werden für einen Wolf-Rayet-Sternwind, brauchen die SterneAn-
fangsmassenvon mindestens 25Sonnenmassen. Manche bestehen zu Beginn sogar aus über 100
Sonnenmassen. Die massereichsten bekannten Sterne von 100bis 150 Sonnenmassen sind schon
am Anfang in der Wasserstoffbrennphase leuchtstark genug für einen Wolf-Rayet-Sternwind.

1.16 Sternentstehung

Von diesen massereichen Sternen gibt es nur sehr wenige. Sterne entstehen, wenn sich innerhalb
einer riesigen Molekülwolke ein Gebiet herausbildet, das dichter ist als die Umgebung. Dann
hat es mehr Massenanziehungskraft,Gravitation, als die Umgebung und zieht weiteres Gas an,
während es sich selbst zusammenzieht. Als Stern definiert man einen Gasball, in dessen Inneren
es heiß genug wird, um das Wasserstoffbrennen zu zünden. Ist er nicht massereich und heiß
genug, entstehen zum Beispiel Braune Zwerge.

Je größer die Sterne sind, desto weniger gibt es von ihnen. Dass sich hundert Sonnenmassen
zusammenfinden, ist unwahrscheinlicher als für den Fall von10 Sonnenmassen, was wiederum
unwahrscheinlicher ist als bei einer Sonnenmasse oder einer halben. 90% der Sterne sind kleiner
als die Sonne und für jeden Stern mit 30 Sonnenmassen bilden sich statistisch gesehen gleichzei-
tig etwa 3000 sonnenartige Sterne.

Dazu kommt, dass die Wolf-Rayet-Phase nur eine sehr kurze Phase im Leben des Sterns ist,
das heißt, dass sich unter den massereichen Sternen nur wenige gerade in dieser Phase befinden.
Wolf-Rayet-Sterne sind selten, weil sie kurzlebig sind undsomit schwierig zu beobachten.
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1.17 Hinweise für Astro-Interessierte

Filme:
Online-Archiv der Sendungalpha centaurides Bayrischen Rundfunks mit vielen kurzen Fil-

men zu verschiedenen Themen der Astronomie. Es gibt auch einen Film zu Wolf-Rayet-Sternen.
www.br-online.de/wissen-bildung/spacenight/sterngucker/index.html

Bilder:
Jeden Tag ein neues Bild (von Sternen, Nebeln, Galaxien, Teleskopen...), hochaufgelöst, ein

Service der NASA, mit einem riesigen Archiv zum Durchsuchen:
antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/

Buch zum Thema Sterne:
Aus der Beck’schen Reihe Wissen: Leben und Sterben der Sterne von Norbert Langer (1995),

schön geschrieben, leider nur noch gebraucht erhältlich.

Forschungsartikel:
Paul Crowther, Physical Properties of Wolf-Rayet Stars. Ein sehr ausführlicher Text zum aktu-

ellen Stand der Forschung über Wolf-Rayet-Sterne, frei im Internet erhältlich, auf Englisch.
http://arxiv.org/abs/astro-ph/0610356
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2 Sternentwicklung

2.1 Sternaufbau und Sternparameter

Das Schicksal eines Sterns wird durch wenige Parameter determiniert: Der zentrale Parameter ist
die AnfangsmasseMinit , hinzu kommen noch die chemische Zusammensetzung und das Dreh-
impuls. Nur bei Doppelsternen spielen noch weitere Parameter eine Rolle: das Verhältnis der
Sternmassen zueinander und die Geometrie des Doppelsternsystems.

Die Entwicklung eines Sterns wird dominiert durch die Kernfusion. Temperatur, Dichte und
chemische Zusammensetzung im Zentrum und später auch in bestimmten Schalen eines Sterns
determinieren, welche Kernprozesse unter Berücksichtigung des Tunneleffekts möglich sind. Die
Kernfusion verändert dann die chemische Zusammensetzung,chemische Reservoire werden auf-
gebraucht, Brennphasen müssen enden und neue Phasen beginnen – der Stern entwickelt sich.

Da die Zeitskala, auf der dynamische Prozesse stattfinden (Freifallzeit) und die thermische
Zeitskale, wesentlich kleiner ist als die Zeitskala für nukleare Prozesse, kann ein thermisches und
hydrostatisches Gleichgewicht angenommen und der Sternaufbau zu jedem Zeitpunkt seiner Ent-
wicklung durch Thermodynamik beschrieben werden. Im Inneren des Sterns, wo es am heißesten
ist, wird durch Kernfusion Energie erzeugt. Diese Energie muss nach außen transportiert werden,
wo sie in Form von elektromagnetischen Wellen abgestrahlt wird. Die Transportprozesse sind
Strahlung, Konvektion und Wärmeleitung.

Massereiche Sterne sind jedoch komplizierter, da bei ihnenneben der Kernfusion ein weiterer
Prozess eine wichtige Rolle für ihre Entwicklung spielt: der Massenverlust durch strahlungsge-
triebene Sternwinde. Die Stärke des Massenverlustes ist schwer zu bestimmen. Empirisch hängen
die ermittelten Werte von vielen Annahmen ab, zentral zu nennen ist dabei das Clumping, also
die Verklumpung, im weitesten Sinne die Struktur des Windesselbst. Theoretische Vorhersagen
über den Massenverlust sind noch komplizierter; erst vor kurzem konnte überhaupt bestätigt wer-
den, dass der Hauptantrieb für Sternwinde von Wolf-Rayet Sternen der Strahlungsdruck ist (siehe
Gräfener & Hamann 2005). Der theoretische Massenverlust hängt auch stark mit der Rotation zu-
sammen, und diese beeinflusst wiederum Mischprozesse innerhalb des Sterns und damit auch die
chemische Zusammensetzung in verschiedenen Bereichen.

Bei den meisten Sternen genügt es, unter Vernachlässigung der Rotation nur die chemischen
Häufigkeiten zu bestimmen und die Sterne dann nach ihrer Temperatur und Leuchtkraft zu klassi-
fizieren. Bei Wolf-Rayet-Sternen kommt noch eine weitere Dimension hinzu: ihre Winddichte. In
dieser Arbeit werde ich die chemischen Häufigkeiten der WN-Sterne in der LMC diskutieren, die
Struktur des Windes grob abschätzen und schließlich die Massenverlustraten und die Temperatur
der einzelnen Sterne bestimmen. Die Frage nach der Rotationwerde ich vor allem bezogen auf
besonders schnell rotierende Sterne diskutieren. Ich werde nach meinen Möglichkeiten Doppel-
sterne ermitteln und sie separat behandeln.

Das Hauptziel dieser Arbeit ist es, zum Verständnis der Entwicklung massereicher Sterne bei-
zutragen. Der Stand der Forschung zur Sternentwicklung wird im nächsten Abschnitt kurz dar-
gestellt.
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2.2 Sternentstehung und die IMF

Als massereiche Sterne bezeichnet man solche, die mit einerAnfangsmasse von mindestens
Minit ≥ 8 M⊙ enstehen und später als Supernova ihr Dasein als Stern beenden. Die IMF (englisch
Initial Mass Function, Anfängliche Massenfunktion), beschreibt, wieviele Sterne mit welcher
Anfangsmasse entsehen. Es wurde empirisch ermittelt, dass

dN(M,M + ∆M)
dM

∝ M−α. (2.1)

Die Anzahl der SternedN, die eine Masse ZwischenM und M + ∆M haben, ist proportional
zu M−α. Salpeter ermittelte einen Exponenten vonα = 2.35. Deser Exponent gilt für Sterne mit
einer Anfangsmasse vonMinit & 0.5 M⊙ als universell (siehe zum Beispiel Selman & Melnick
2005, es gibt jedoch auch andere Meinungen, siehe Massey 2002).

Sterne bilden sich beim gravitativen Kollaps einer Molekülwolke. Der Protostern erreicht zum
ersten Mal ein hydrostatisches Gleichgewicht und kontrahiert nun weiter zu einem Stern. Bei
genügend großer Temperatur und Dichte zündet im Kern des Sterns die Wasserstofffusion, das so
genannte Wasserstoffbrennen.

Die IMF besagt, dass das Zustandekommen eines Sterns mit einer großen Masse unwahr-
scheinlicher ist als das eines kleinen Sterns. Statistischbedeutet das, je mehr Masse eine Stern-
klasse hat, desto weniger Exemplare gibt es darin. 90% der Sterne sind kleiner als die Sonne. Von
Sternen mit Anfangsmassen von der doppelten Sonnenmasse 2 M⊙ gibt es demnach nur≈ 1

4 der
Anzahl der Sterne mit 1 M⊙.

Die notwendige Mindestanfangsmasse, um bei LMC-Metallizität einen WR-Stern bei normaler
Sternentwicklung (keine sehr schnelle Rotation, kein Doppelstern) zu bilden, liegt bei 45 M⊙
(siehe dazu auch Abschnitt 8 und Foellmi et al. 2003). Die Anzahl der Sterne mit (45± 0.5) M⊙
beträgt dann nur noch1

452.35 ≈ 0.0001 der Anzahl der Sterne mit Sonnenmasse.

2.3 Sternentwicklung und Hertzsprung-Russell-Diagramme

Üblicherweise verfolgt man die Entwicklung der Sterne in einem so genannten Hertzsprung-
Russell-Diagramm: Junge Sterne, also solche, bei denen dasWasserstoffbrennen dominiert, er-
füllen eine Beziehung zwischen ihrer LeuchtkraftL und ihrer EffektivtemperaturTeff von der
Art φ(L,Teff ) = 0. Trägt man die absolute Helligkeit von jungen Sternen überihrer Temperatur
auf, befinden sich alle diese Sterne auf einer Linie, der Nullalter-Hauptreihe (Zero Age Main Se-
quence, ZAMS). Das entstehende Diagramm nennt man Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD,
siehe Abbildung 2.1 und 2.2). Die Temperatur wird in einem HRD von heiß (links) nach kühl
(rechts) aufgetragen. Da die Temperatur über die Planck-Funktion mit der spektralen Energiever-
teilung der Schwarzkörperstrahlung der Sterne zusammenhängt, kann man statt der Temperatur
auch einen Farbindex auf derX-Achse auftragen. Die Leuchtkraft von ZAMS-Sternen ist ihrer-
seits mit der Masse verknüpft über die Leuchtkraft-Masse-BeziehungL ∝ M3.5. Die Leuchtkraft-
Skala entspricht also auch näherungsweise einer Masse-Skala.

Die massereichsten Sterne, also die heißesten und leuchtkräftigsten, befinden sich am oberen
linken Ende der ZAMS (dieser Teil der ZAMS ist in Türkis in Abbildung 2.1 eingezeichnet). In
der ZAMS-Phase findet im Kern der Sterne das zentrale Wasserstoffbrennen statt, bei masserei-
chen Sternen wird dies dominiert vom CNO-Zyklus. Sie werdeneingeteilt in die Spektraltypen
O oder B und haben Temperaturen zwischen≈ 25000 K und≈ 50000 K und Massenverlustraten
von logṀ/M⊙ yr−1 ≈ −4 bis−5 (zur Sternentwicklung siehe Mokiem 2006).
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Abbildung 2.1: WN-Sterne der Milchstraße1
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Abbildung 2.2: Entwicklung ohne Rotation

Wenn sie nicht sehr schnell rotieren, dehnen sie sich langsam aus und werden dabei kühler und
leuchtkräftiger – sie wandern also im HRD nach oben rechts. Nach dem zentralen Wasserstoff-
brennen haben sich alle Sterne außer den massereichstenMinit ≥ 60 M⊙ in B-Überriesen trans-
formiert. Die weitere Entwicklung hängt von der Anfangsmasse ab. Sterne unterMinit . 25 M⊙
werden zu roten Überriesen und entwickeln sich zu immer kühleren Temperaturen, bis sie als
Supernova explodieren (siehe Entwicklungsweg in Abbildung 2.2, eingezeichnet in schwarz).

Massereichere Sterne mit Anfangsmassen von bis zuMinit . 40 M⊙ werden ebenfalls zu roten
Überriesen. In dieser Phase wird ihr Massenverlust so stark, dass sie ihre äußere Hülle verlieren.
Jetzt werden die inneren, heißeren Schalen sichtbar. Wenn das zentrale Heliumbrennen zündet,
entwickeln sich die Sterne wieder nach links im HRD und werden zu Wolf-Rayet-Sternen (roter
Teil des Entwicklungsweges für einen Stern mitMinit = 40 M⊙). Die Sternoberfläche zeigt jetzt
die Produkte des CNO-Zyklus’: Der Wasserstoff (H) wurde zum großen Teil zu Helium (He) fu-
sioniert, nur ein Massenbruchteil vomXH < 40 % ist verblieben. Sauerstoff und Kohlenstoff sind
in Stickstoff umgewandelt worden (siehe dazu auch Abschnitt 3). Die Sterne sind vom Typ WNL.
N steht für nitrogen (englisch für Stickstoff), L steht für late. Ein später Typ entspricht grob ei-
ner kühleren Temperatur und wird bei WN-Sternen in der Regelmit einem Restwasserstoffanteil
assoziiert.

Sterne mit Anfangsmassen vonMinit & 40 M⊙ entwickeln sich nur wenig zu kühleren Regio-
nen des HRD. Ihre äußeren Hüllen werden instabil, sie befinden sich in der LBV-Phase (Lumi-
nous Blue Variable, Leuchtkräftiger Blauer Veränderlicher) mit Massenverlustraten von (10−7 −
10−4) M⊙ yr−1 und in Ausbrüchen bis zu (10−3−10−2) M⊙ yr−1 (siehe de Loore & van Rensbergen
2005). Wenn sie die Hülle verloren haben, werden sie zu Wolf-Rayet Sternen. Die Sterne durch-
laufen zunächst das WNL-Stadium (rot in Abbildung 2.2), dann das wasserstoffreie (XH < 5 %)
WNE-Stadium (E steht für early, frühe Typen bedeuten hohe Temperaturen, eingezeichnet in
Grün) und gehen schließlich, wenn durch das Heliumbrennen (Drei-Alpha-Prozess) Kohlenstoff
(C für englisch carbon) angereichert wird (XC > 2 %), in die WC-Phase über (in Blau) (siehe
Hamann et al. 2006).

1Beide Abbildungen aus Hamann et al. (2006), Entwicklungswege aus Meynet & Maeder (2003).
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2.3 Sternentwicklung und Hertzsprung-Russell-Diagramme

Die massereichsten Sterne können schon auf der ZAMS eine so starke Leuchtkraft entwickeln,
dass sie sich unmittelbar als wasserstoffreiche Wolf-Rayet-Sterne zeigen. Die Wolf-Rayet-Stern-
phase dauert in keinem Fall länger als wenige hunderttausend Jahre, bevor die Sterne als Super-
nova explodieren. Das entspricht etwa 10% der Lebenszeit der Sterne.

Die in Abbildung 2.2 dargestellten Entwicklungswege wurden berechnet von Meynet & Ma-
eder (2003) für solare Metallizität. Neben der Anfangsmasse und der Metallizität ist die Rotation
einer der Parameter, die die Entwicklung eines Sterns determinieren. Im Inneren des Sterns verän-
dert sie das hydrostatische Gleichgewicht und die chemische Durchmischung, an der Oberfläche
beeinflusst sie vor allem den Massenverlust (siehe Maeder 1999). Massenverlust und Rotation
sind gekoppelt; während die Rotation den Massenverlust verstärkt, wird die Rotation durch Mas-
senverlust und den Verlust von Drehmoment gebremst (es gibtjedoch auch Ausnahmen, siehe
Abschnitt 10).

In Abbildung 2.1 sind die Entwicklungswege massereicher Sterne mit einer Anfangsrotati-
onsgeschwindigkeit von 300 km s−1 bei solarer Metallizität dargestellt (nach Meynet & Maeder
2003). Durch die Rotationsmischung steigt der Anteil schwerer Elemente in der äußeren Schale
der Sterne und der Strahlungsdruck steigt. So erleiden sie schon früher einen großen Massenver-
lust und können sich schneller beziehungsweise mit niedrigeren Anfangsmassen zu Wolf-Rayet-
Sternen entwickeln. Diese Entwicklungsrechnungen könnendie bei WN-Sternen in der Milch-
straße beobachteten Parameter (nach Hamann et al. 2006) besser wiedergeben. Für die leucht-
kräftigen, wasserstoffhaltigen WNLs am oberen Ende müssen zwar sehr große Anfangsmassen
von mindestens 120 M⊙ angenommen werden, doch damit entspricht ihre Position denSternent-
wicklungsrechnungen. Die leuchtschwachen WNEs können aber nicht durch die Entwicklungs-
rechnungen vorhergesagt werden. Hier reicht die angenommene Rotation vielleicht noch nicht
aus.

Für Sterne, die bei ihrer Entstehung sehr schnell rotieren,ändert sich der Entwicklungsweg
drastisch. Diese Sterne bleiben während des Wasserstoffbrennens chemisch homogen und ent-
wickeln sich von der ZAMS direkt zu heißen Regionen des HRD. Die Bedingungen für diesen
Weg liegen bei Sternen mit Anfangsmassen vonMinit & 16 M⊙ und einer Anfangsrotation von
60% der break-up velocity (kritische Geschwindigkeit, siehe Abschnitt 10) beziehungsweise ei-
ner Anfangsmasse vonMinit & 40 M⊙ und einer Rotationsgeschwindigkeit von≈ 60% der kriti-
schen Geschwindigkeit (Berechnungen von Yoon & Langer 2005, bei SMC-Metallizität).

Studien der letzten Jahre wiesen auf eine Zunahme der Rotationsgeschwindigkeit mit Abnahme
der Metallizität (siehe zum Beispiel Foellmi et al. 2003).
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3 Chemische Häufigkeiten in der LMC

3.1 Die LMC

Die Große Magellansche Wolke (Large Magellanic Cloud, LMC)ist neben der Sagittarius-Zwerg-
galaxie, die sich bereits in einem Fusionsprozess mit der Milchstraße (Milky Way, MW) befindet,
die uns am nächsten gelegene Galaxie; ihre Entfernung beträgt weniger als 50 Kpc. Neben dieser
sehr genau bestimmten Entfernung der LMC ist ein weiterer großer Vorteil bei Untersuchungen
von Sternen gegenüber MW-Objekten die geringe Rötung in derSichtlinie (siehe Dopita et al.
1994). Von der Südhemisphäre blickt man fast senkrecht auf die Scheibe der LMC; sie ist um
etwa 30◦ zu uns geneigt. So können wir einzelne Sterne in ihren Umgebungen studieren (siehe
Pompéia et al. 2008).

Die Verschiedenheit der Struktur der LMC (nicht spiralförmig), die Gezeitenkräfte der nah
gelegenen und etwa zehnmal massereicheren Milchstraße undKomplikationen durch Materie-
verluste im Magellanschen Strom zwischen den beiden Galaxien weisen auf einen sehr verschie-
denen Sternentstehungsprozess (Star Forming History, SFH) als in der Milchstraße hin.

So werden wesentlich geringere Elementhäufigkeiten in Sternen und H-Regionen der LMC
beobachtet, das Verhältnis beträgt ungefährZGal/ZLMC = 1/3, das Verhältnis der Milchstraße zur
nah gelegenen Kleinen Magellanschen Wolke (Small Magellanic Cloud, SMC) ist sogar noch ex-
tremer und beträgt ungefähr 1/6 (Dufour et al. 1982). Auch die Häufigkeitsverteilungen zwischen
den verschiedenen Elementen sind anders als in der Milchstraße.

Für eine Untersuchung der WN-Sterne in der LMC mit den Potsdam Wolf-Rayet models
(PoWR, siehe Abschnitt 4) muss man die Elementhäufigkeiten in das Modell eingeben. In den
Modellen werden Stickstoff (N) und Kohlenstoff (C) berücksichtigt, deren Häufigkeiten im Ab-
schnitt über CNO-Werte diskutiert werden. Seit der Studie von Hamann & Koesterke (2000) über
WN-Sterne in der LMC sind außerdem schwerere Elemente in dasModell eingebaut worden, vor
allem Eisen (Fe). Diese Häufigkeiten werden ebenfalls im entsprechenden Abschnitt abgeschätzt.
In den sogenannten WNL-Modellen wird zudem noch etwas Wasserstoff (H) angenommen, der
Rest wird in den Modellen als Helium (He) gesetzt.

Ich bestätige durch Vergleich der LMC-Sterne mit Modellen von galaktischen Häufigkeiten,
dass diese, vor allem im Fall von Eisen, zu hoch sind. Einige Sterne aus dem Sample von Ha-
mann & Koesterke (2000) habe ich mit Testmodellen mitZGal/ZLMC = 1/3 undZGal/ZLMC = 2/3
und teilweise mit zusätzlich reduziertem Eisengehalt verglichen. Diese groben Studien weisen
auf Häufigkeiten von 2/3ZGal für CNO und 1/4ZGal für Fe. Für eine genaue Bestimmung der
Häufigkeiten eignet sich diese Methode jedoch nicht, da vor allem die Fe-Linien im Modell nicht
genau genug implementiert sind. Ich werde sinnvolle Elementhäufigkeiten also in einer Litera-
turrecherche ermitteln.
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3.2 Bestimmung der CNO-Häufigkeiten

3.2 Bestimmung der CNO-Häufigkeiten

Nach Helium erzeugt Stickstoff die wichtigsten Linien, an denen die beobachteten Spektrenmit
Modellen verglichen werden. Sauerstoff (O) wird in den Modellen ignoriert, da er in den Beob-
achtungsspektren keine Linien bildet, zu dem Aufbau des Sternwindes kaum beiträgt und so die
Rechnungen unnötig erschwert. C erzeugt zwei gesättigte Resonanzlinien, die Linienstärke hängt
also wenig von der C-Häufigkeit ab. Bei der Spektralanalyse ist also vor allem der Stickstoff
relevant.

Es gibt kaum Literatur über Elementhäufigkeiten in WN-Sternen in der LMC. Hamann &
Koesterke (2000) können bei der Gegenüberstellung zweier Spektren von WN-Sternen des glei-
chen Typs einmal aus der Milchstraße und einmal aus der LMC keine anderen Unterschiede als
ein stärkeres Rauschen beim LMC-Spektrum feststellen. Gleich starke Linien legen gleiche Ele-
menthäufigkeiten nahe, gleiche Linienbreiten bedeuten nach Modellvorstellungen, dass auch der
Wind gleich schnell ist und nicht etwa langsamer wie im Fall von geringerer Metallizität anzu-
nehmen wäre. Hamann & Koesterke (2000) setzen in ihren Modellen einen StickstoffwertXN von
0.0008, was etwas mehr als die Hälfte der Häufigleit in den galaktischen Modellen ist (XN,Gal =

0.0014). Crowther & Smith (1997) finden durch Bestimmung des N/He-Verhältnisses (korri-
giert durch die spektrale Ionisation) eine Stickstoffhäufigkeit von durchschnittlich 0.0006.

Eine Möglichkeit zur Bestimmung der Häufigkeiten besteht darin, auf Beobachtungen von
anderen Sterntypen zurückzugreifen. Überlegungen zu Entwicklungsprozessen in WR-Sternen
ergeben, wie aus den Elementhäufigkeiten von Sternen in früheren Stadien die Häufigkeiten für
die Oberflächen der WR-Sterne ermittelt werden können. Entscheidend sind zwei Prozesse: Zum
einen ist in WN-Sternen (fast) der gesamte Wasserstoff zu Helium umgewandelt, Helium ist jetzt
das dominierende Element; zum anderen bringt der Bethe-Weizsäcker-Zyklus die CNO-Elemente
an der Oberfläche des Sterns in einen Gleichgewichtszustand, in dem fast der gesamte Kohlenstoff
und der Sauerstoff in Stickstoff umgewandelt sind; weitere Prozessierung von N hat wesentlich
langsamere Reaktionszeiten, sie ist der “Flaschenhals” des CNO-Kreislaufs und bestimmt das
Gleichgewicht. Es wird in diesem Stadium kein weiterer Kohlenstoff oder Sauerstoff durchα-
Prozesse erzeugt, die Verhältnisse N/C und N/O können für WN-Stern-Oberflächen als gegeben
angenommen werden. Nur Mischprozesse („overshooting“), die etwas neu prozessierten Kohlen-
stoff an die Sternoberfläche bringen, müssen noch berücksichtigtwerden.

Um die Elementhäufigkeiten in WN-Sternen zu bestimmen, mussman also die eben genannten
Prozesse kennen, und zudem die Anfangswerte zur Zeit der Sternentstehung. In der Regel wird
angenommen, dass diese Häufigkeiten der CNO-Elemente im Wesentlichen denen in B-Sternen
entsprechen und ebenso den Werten für die umgebenden H-Regionen.

Ich ermittele also aus der Literatur die Elementhäufigkeiten für B-Sterne (Hunter et al. 2007)
und für H-Regionen (Kurt & Dufour 1998). B-Sterne sind besonders geeignet für die Bestim-
mung der Häufigkeiten, da in ihnen anders als in Überriesen noch keine wesentlichen Misch-
prozesse prozessiertes Material an die Oberfläche gebrachthaben (zum Beispiel durch “dregde
ups”, Venn 1999) und da die Analysen von H-Regionen durch die Bildung von Staub beein-
flusst werden, bei der einige Elemente bevorzugt aus der Gas-Phase ausfallen (siehe Rolleston
et al. 2002).

Ich verwende im Folgenden die aktuellen Werte von Hunter et al. (2007), die Werte von Dufour
(1984) führe ich hier nur zu Vergleichszwecken an, sie sind neben den Ergebnissen von Russell
& Dopita (1992) die Standardwerte für H-Regionen. Zitiert werden in der Regel die Werte von
1984, ich benutze hier die von Dufour selbst überarbeitetenWerte (Kurt & Dufour 1998); die
Werte unterscheiden sich jedoch kaum. Ich addiere die ermittelten Werte für C, N und O zu einer
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3 Chemische Häufigkeiten in der LMC

gesamten CNO-Häufigkeit und teile diese in den Gleichgewichtsverhältnissen wieder auf.
Diese Verhältnisse ermittele ich aus Sternentwicklungstabellen beiZ = 0.008 von Schaerer

et al. (1993). Ich finde für die Oberflächenhäufigkeiten unterBerücksichtigung von overshooting
(jedoch ohne Berücksichtigung von Rotation!) für einen Stern mit einer Anfangsmasse von 85M⊙
in der WN-Phase bei etwa logT/K ≈ 4.5, bevor der Kohlenstoffanteil erneut ansteigt und der
Stern zu einem WC-Stern wird (Tabelle 2, Zeile 35):

N/(C12+ C13) = 64 (3.1)

und für

N/O = 54 (3.2)

und bei einem Stern mit einer Anfangsmasse von 120M⊙ (Tabelle 1, ebenfalls Zeile 35)

N/(C12+ C13) = 58 (3.3)

und

N/O = 57. (3.4)

Insgesamt ergibt sich ein grob gerundetes Verhältnis von

N/C = N/O = 60. (3.5)

In Tabelle 3.1 sind Literaturwerte für die relativen Häufigkeiten in Einheiten von

n = 12+ log(X/H) (3.6)

eingetragen, wobei X die Teilchenhäufigkeit ist.

Tabelle 3.1: Relative Teilchenzahlen von CNO

Element Sonnea M8b Orionc NGC6611d N11e H  f

C 8.39 8.70 8.42 8.13 7.73 7.81
N 7.78 7.96 7.73 7.59 7.54 6.92
O 8.66 8.73 8.67 8.55 8.33 8.37

Aus: aAsplund et al. (2005),bH -Region (MW) García-Rojas et al. (2007),cOrion Nebel, H-Region (MW) Esteban

et al. (2004),dB-Sterne (MW) Hunter et al. (2007),eB-Sterne (LMC) Hunter et al. (2007),f H  (LMC) Kurt & Dufour

(1998).

In Tabelle 3.2 werden die aus den Literaturwerten berechneten Massenbruchteile aufgelistet.
Die Berechnung erfolgte nach

XMasse= A · XH · 10n−12 (3.7)

mit A: Massenzahl, das heißt
AC = 12,AN = 14,AO = 16;
XH Massenbruchteil von Wasserstoff mit
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3.3 Galaktische Häufigkeiten

XH,Asplund= 0.7392 (entsprechend Angabe),
XH,M8 = XH,Orion = 0.74 (von mir gesetzt),
XH,NGC6611 = 0.71 undXH,N11 = 0.72 (mit der Teilchenzahlhäufigkeit von Helium jeweils von
mir auf 11.0 dex gesetzt), wobei ichZFe,Gal ≈ 0.01 undZFe,LMC ≈ 0.00 annehme,
XH,H  = 0.75 mit XHe = 10.91 dex;
n: Relative Häufigkeiten entsprechend Tabelle 3.1.

Tabelle 3.2: Massenbruchteile von CNO

El. MW-Git. Sonne M8 Orion NGC6611 N11 H LMC-Git.
C 0.0001 0.0022 0.0044 0.0023 0.0011 0.00047 0.00058 0.000055
N 0.015 0.00064 0.00094 0.00056 0.00039 0.00035 0.000087 0.0033
O – 0.0054 0.0064 0.0055 0,0040 0.0025 0.00281 —
Σ 0.015 0.0082 0.012 0,0084 0.0055 0.0033 0.0035

Ich erhalte als Ergebnis, dass die Summe CNO für LMC-B-Sterne fast identisch ist mit der für
die H-Regionen. Sie beträgt etwa 1/5 der in MW- Modellen angenommenen Werte bzw. das
0.4-fache der solaren Häufigkeiten. Stickstoff müsste demnach aufXN = 0.0033 gesetzt werden,
Kohlenstoff auf 1/60 davon, d.h.XC = 0.000055. Die entsprechenden Werte für LMC-WN-
Modelle werden in der letzten Spalte der Tabelle 3.2 aufgeführt.

Der ermittelte Wert für Kohlenstoff entspricht mit der Hälfte bis 2/3 des im MW-Modell ver-
wendeten Wertes meinen Vorstudien. Der wesentlich verringerte Wert für Stickstoff passt nicht
zu den oben beschriebenen eigenen Abschätzungen. Meine eigenen Studien wiesen sogar eher
auf XN = 0.01 als aufXN = 0.005 in Massenbruchteilen, und ganz sicher nicht auf das ermit-
telte XN = 0.0033. Hamann & Koesterke (2000) hatten übereinstimmend mitmeinen Studien
XN = 0.008 verwendet, Crowther & Smith (1997) hattenXN = 0.006 gefunden. Ich halte mich
jedoch an die in der Literaturrecherche ermittelten Werte und runde sie nur leicht auf, indem ich
sie auf die halbe solare Häufigkeit setze:XN = 0.004.

3.3 Galaktische Häufigkeiten

Als Nebenprodukt meiner Literaturrecherche stelle ich fest, dass ich die Werte für die galak-
tischen Modelle nach der oben beschriebenen Methode andersfestgelegt hätte. Wegen dieses
interessanten Punktes finden sich in Tabellen 3.1 und 3.2 auch mehr galaktische Häufigkeiten als
aus der LMC. Der Unterschied wirkt sich vor allem auf die Stickstoffhäufigkeit aus.

Esteban et al. (2004) schreiben von ihren Werten für M8, dasssie ähnlich denen in anderen
galaktischen H-Regionen seien. Die Häufigkeiten variieren innerhalb der Milchstraße jedoch
sehr, es gibt einen Gradienten vom inneren zum äußeren Teil der Galaxie: Die Angaben für die
Differenz in den Sauerstoffwerten nahe des galaktischen Zentrum und in den äußeren Spiralarmen
schwanken zwischen -0.04 bis -0.08dex bei H-Regionen (Esteban et al. 2005, und Verweise
darin) und von -0.03 bis -0.07dex bei Sternen (Gummersbach et al. 1998, Rolleston et al. 2000,
Daflon & Cunha 2004, alle zitiert nach Simón-Díaz 2006).

Nach meiner Methode müssten die Stickstoffhäufigkeiten in den galaktischen ModellenXN =

0.0082 stattXN = 0.014 betragen, wenn man Asplund et al. (2005) folgt, also wesentlich weniger
als der bisher angenommen Wert. Für C würde der Wert ähnlich bleiben: XC = 0.00014 statt
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3 Chemische Häufigkeiten in der LMC

demXC = 0.0001 im Modell. Folgt man den Werten für galaktische B-Sterne in NGC 6611 von
Hunter et al. (2007), ist der Unterschied noch größer, nach den Werten für die H-Region M8
sehr viel kleiner1.

3.4 Bestimmung der Fe-Häufigkeiten

Die schwereren Elemente werden in den PoWR-Modellen zu einer Gruppe zusammengefasst,
im Folgenden als “Eisengruppe” (Fe) bezeichnet. Dabei werden Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co und
Ni berücksichtigt, wobei Fe in der Regel das weitaus häufigste Element ist (Gräfener 1999) und
damit die Eisenhäufigkeit im Wesentlichen der Häufigkeit derEisengruppe entspricht.

Crowther & Smith (1997) berichten, dass das in der LMC beobachtete Fe--Linien-Spektrum
signifikant niedriger ist als in der Milchstraße. Wie oben geschildert konnte auch ich feststel-
len, dass die aus den Modellen mit galaktischen Häufigkeitenberechneten Eisenlinien im so ge-
nannten “Eisenwald” bei 1400 Å und bei etwas kühleren Sternen bei 1800 Å, (siehe dazu auch
Gräfener et al. 2002) viel zu stark sind im Vergleich zu den LMC-Beobachtungsdaten. Grobes
Abschätzen bei den Vergleichen ergab, dass das Eisen auf unter 1/3 reduziert werden sollte. Das
Festlegen der Eisenhäufigkeiten und das davon abhängige “line-blanketing” spielt jedoch weni-
ger beim Anpassen der Modelle als beim Errechnen der Temperaturschichtung, der Ionisation
und des Strahlungstransports im Sternwind eine große Rolle. Das heißt, eine Änderung der Ei-
senhäufigkeiten ändert das gesamte Modell signifikant (siehe dazu auch Abschnitt 4).

Bei der Ermittlung der Eisen-Häufigkeiten kann davon ausgegangen werden, dass sich der
Anteil der schwereren Elemente sich gegenüber früheren Sternentwicklungsphasen oder dem In-
terstellaren Medium nicht geändert hat, da sie erst später an Brennprozessen beteiligt sind. Die
Werte von anderen Sternen können also auch für WN-Sterne übernommen werden.

Es herrscht breiter Konsens, dass die Eisenhäufigkeit der LMC der galaktischen sehr viel ähn-
licher ist als die Häufigkeit derα-Elemente (siehe zum Beispiel Mokiem 2006, Korn et al. 2005,
Rolleston et al. 2002, Pompéia et al. 2008, Vermeij & van der Hulst 2002). Wie oben beschrieben,
erschien bei meinen eigenen Studien Eisen jedoch eher unterhäufiger als CNO.

Der standardmäßig angenommene Wert für die Eisenhäufigkeitin der LMC beträgtXFe =

0.0006 (siehe zum Beispiel Crowther 2006, für WC-Sterne) In galaktischen PoWR-Modellen
wird XFe = 0.0014 angenommen. Damit würde die LMC-Eisenhäufigkeit mehr als 1/3 der MW-
Modellwerte betragen, meine Studien wiesen eher auf einen Wert vonXFe = 0.0003.

Tabelle 3.4 zeigt ein paar absolute Fe-Häufigkeiten, die in der Literatur zu finden sind. Einige
Studien (zum Beispiel die oben zitierte von Hunter et al. 2007) halten sich mit der Bestimmung
der Fe-Werte zurück. Auch Rolleston et al. (2002) konnten nur für einen ihrer Sterne einen Fe-
Wert bestimmen und dieser sollte nach ihrem Rat mit großer Vorsicht behandelt werden. Ich habe
ihn aus 12+ log(Fe/H) = 6, 89, mitA(Fe)= 56, XH = 0, 75 umgerechnet.

1Nach Peña et al. (2000) liegen NGC 6611 in M16 und M8 etwa 6.5 kpc vom galaktischen Zentrum entfernt und der
Orionnebel nach Esteban et al. (1999) bei 8.4 kpc, die Sonne liegt dazwischen bei 7,9 kpc (nach Eisenhauer et al.
2003).
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3.4 Bestimmung der Fe-Häufigkeiten

PoWR-Gitter 0,0014
Asplund 0,0012
eigene Studien 0,0003
Crowther (angenommen) 0,0006
Rolleston 0,00033 (?)

Tabelle 3.3: Massenbruchteile von Fe

Erstaunlicherweise stimmt der Rolleston-Wert mit dem von mir abgeschätzten sehr gut überein,
während der differenzielle Wert von Rolleston mit dem differenziellen Wert PoWR-Gitter/eigene
Studien (siehe Tabelle 3.4) gar nicht übereinstimmt. In Tabelle 3.4 übernehme ich differentielle
HäufigkeitenXFe,LMC/XFe,MW von Rolleston et al. (2002, die logarithmischen Differenzen sind
hier umgerechnet in direkte Verhältnisse). Rolleston et al. (2002) betonen, dass Häufigkeitsbe-
stimmungen stark modellabhängig sind und zwischen verschiedenen Untersuchungen selbst von
gleichen Objekten stark variieren. Die systematischen Fehler könnten jedoch zu einem großen
Teil umgangen werden, wenn differentielle Analysen gemacht würden, das heißt die Bestim-
mung der Häufigkeitsverhältnisse zwischen einzelnen Objekten der LMC und ähnlichen in der
Sonnenumgebung. Zu Vergleichszwecken berechne ich die differentiellen Häufigkeiten zwischen
den galaktischen Modellen (XFe = 0.0014) und meinen eigenen Ergebnissen (XFe = 0.0003) und
ebenso zwischen den galaktischen Modellen und dem von Crowther (2006) angenommenen Wert
(XFe = 0.0006).

PoWR-Gitter/eig.Studien 0,21
Asplund/eig.Studien 0,25
PoWR-Gitter/Crowther 0,43
Asplund/Crowther 0,5
Rolleston 0,68
Russell & Dopita 0,65
Hill 0,48
Luck 0,52
Korn 0,4
Andrievsky 0,34

Tabelle 3.4: Relative MassenbruchteileXFe,LMC/XFe,MW

Aus: Rolleston et al. (2002) für OB-Sterne, Russell & Dopita(1992) genauso wie Hill et al. (1995) für F-Überriesen im

Verhältnis zu Canopus, (Luck et al. 1998, zitiert nach Rolleston et al. 2002) für Cepheiden in Verhältnis zu galaktischen

Äquivalenten, Korn et al. (2000) für B-Sterne im Verhältniszu galaktischen Äquivalenten, (Andrievsky et al. 2001,

zitiert nach Rolleston et al. 2002) für F-Überriesen im Verhältnis zuδ Cep.

Die VerhältnisseXFe,LMC/XFe,MW streuen über einen breiten Bereich von 0.2 bis 0.7, was
vor allem eine Aussage über die große Unsicherheit in den Werten ist. Das Verhältnis Asp-
lund/Crowther= 0, 5 liegt mitten im Bereich der in Tabelle 3.4 aufgeführten Verhältnisse. Im
Vertrauen auf Crowther (2006) wähle ich ebenfallsXFe = 0.0006. Dies ist konsistent mit der zu
1/2-solar bestimmten Häufigkeit für N, entspricht jedoch nicht meinen vorläufigen Studien.

Eine stärkere Unterhäufigkeit für Eisen als bei CNO ist bei dem oben dargelegten Stand der
Literatur schwer zu begründen, der ja deutlich auf eine Überhäufigkeit weist (siehe oben). Bei

Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC 33



3 Chemische Häufigkeiten in der LMC

der Auswertung mit dem berechneten Modellgitter stelle ichjedoch fest, dass durch Anpassen
der Rötung der Eisenwald mit diesen Häufigkeiten gut wiederzugeben ist (siehe Abschnitt 7).

3.5 Regionale Variationen

In der LMC gibt es nach dem Katalog BAT99 (siehe Breysacher etal. 1999) 134 WR-Sterne,
davon sind 108 vom Typ WN (einer wurde nachträglich als LBV klassifiziert, siehe Abschnitt 6).
43 der WN-Sterne liegen im Tarantelnebel (30Dor), dem gigantischen Sternentstehungsgebiet am
süd-östlichen Ende der LMC. 19 der WN-Sterne sind Feldsterne, die nicht von H-Regionen um-
geben sind. Es ist also entscheidend bei der Bestimmung der Elementhäufigkeiten, ob für Feld-
bzw. Nebelsterne und für Sterne in dem abseits gelegenen 30Dor verschiedene Werte angenom-
men werden müssen. Ebenso könnte es analog zur Milchstraße einen Häufigkeitsgradienten vom
inneren zum äußeren Teil der Galaxie geben. Von den Variationen innerhalb der Häufigkeiten ist
wiederum abhängig, ob es sinnvoll ist, für die LMC ein eigenes Modellgitter zu berechnen.

Die Homogenität der Häufigkeiten innerhalb der LMC ist nichtsehr gut untersucht. Rolleston
et al. (2002) und Korn et al. (2000) kommen in ihren Untersuchungen von O- und B-Sternen
jedoch zu dem Ergebnis, dass es keinen wesentlichen Unterschied zwischen Sternen in Nebeln
und im freien Feld gibt. Hill & Spite (1999) berichten, dass unter Überriesen in jungen Stern-
haufen der LMC (bis auf eine Ausnahme, siehe unten) weder Häufigkeitsgradienten noch eine
breite Streuung gemessen werden konnten, das gleiche geltefür H -Regionen. Auch nach den
Beobachtungen von Vermeij & van der Hulst (2002) von H-Regionen der zentralen LMC sind
die Häufigkeiten homogen.

In meiner Literaturrecherche konnte ich einige kleinere Ausnahmen mit abweichenden Häufig-
keiten finden, über die ich hier berichten möchte. Eine systematische Literaturrecherche zu allen
den WN-Sternen zugehörigen H-Regionen, Clustern, OB-Assoziationen und Entfernungen zu
den 38 bekannten Supernova Remnents (SNR) in der LMC habe ichjedoch nicht gemacht.

Einem Hinweis aus dem BAT99-Katalog folgend finde ich, dass nach Heydari-Malayeri et al.
(1990) die H-Region N82 mit einer etwa fünffachen Häufigkeit für Stickstoff angereichert ist,
während die Sauerstoffhäufigkeit um einen Faktor 2,5 verringert scheint. In dieserRegion befin-
det sich jedoch keiner der WN-Sterne, dagegen ein WC 9-Stern, der die chemische Anreicherung
wahrscheinlich selbst beeinflusst hat.

Hill & Spite (1999) finden Evidenz dafür, dass in den Sternen in dem auffälligen Cluster NGC
1818 niedrigere Eisenhäufigkeiten vorhanden sind als in derrestlichen LMC; in diesem Cluster
befindet sich jedoch kein WR-Stern.

Garnett & Chu (1994) berichten, dass die Häufigkeiten der BAT99 16 umgebenden H-Region
DEM034 für He/H und N/H etwa doppelt so groß sind als in anderen LMC-Gebieten, der Wert
für O/H sogar das zehnfache beträgt.

Smith (1999) stellt eine Korrelation der Metallizität von Clustern mit ihrem Alter fest. Es gibt
jedoch nur wenige alte Cluster mit mit relevant geringeren Häufigkeiten in der LMC und WR-
Sterne sollten sich nur in jungen Sternhaufen befinden.

Insgesamt komme ich zu dem Schluss, dass ich in der zentralenLMC nicht von großen Häu-
figkeitsvariationen ausgehen muss, das Berechnen eines ganzen Gitters gegenüber einzelnen Mo-
dellen würde sich also anbieten.
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3.6 Der Tarantelnebel (30Dor)

3.6 Der Tarantelnebel (30Dor)

Vermeij & van der Hulst (2002), die für die zentrale LMC keinerelevanten Variationen feststellen
konnten, zeigen, dass in 30Dor die gefundenen Stickstoffhäufigkeiten jedoch merklich geringer
sind. Die Mittelung der Werte von Vermeij & van der Hulst (2002) für acht H-Regionen in der
zentralen LMC und vier H-Regionen in 30Dor ergibt ein Verhältnis 30Dor/LMC von ca. 0,6 für
Stickstoff.

Da die O-Häufigkeiten jedoch das hundertfache betragen und in der zentralen LMC und 30Dor
im Mittel sehr gut übereinstimmen, lassen sich für die gesamte CNO-Häufigkeit keine relevanten
Unterschiede feststellen (C wurde in der Studie nicht ermittelt, spielt jedoch im Vergleich zu O
ebenfalls nur eine geringe Rolle).

Hill & Spite (1999) berichten über das Cluster NGC 2100 in 30Dor, dass es keine auffälli-
gen Häufigkeiten aufweist. Dabei werden allerdings nur Elemente ab einer Ordnungszahl von 8
untersucht.

Ich komme zu dem Ergebnis, dass 30Dor Sterne möglicherweisevon den Häufigkeiten der
zentralen LMC abweichen. Ein weiteres Gitter zu rechnen macht aber keinen Sinn. Ich werde
also ein Modellgitter für die zentrale LMC berechnen und die30Dor Sterne ebenfalls mit die-
sen Modellen analysieren. Bei großen Abweichungen könntendann gegebenenfalls individuelle
Modelle gerechnet werden.

3.7 Interpretation der Häufigkeiten

Ein viel diskutiertes Problem beimΛCDM-Modell zur Galaxieentstehung ist eine zu groß vor-
hergesagte Anzahl an Galaxien in der näheren Umgebung und eine zu geringe Vorhersage für
Galaxien in weit entfernten Teilen des Universums. Eine mögliche Erklärung des Phänomens
in der Milchstraßenumgebung könnten Galaxiefusionen sein. Die Interpretation der chemischen
Häufigkeiten der LMC und der Milchstraße zeigt jedoch, dass sie so wie die anderen Galaxien
der Lokalen Gruppe wahrscheinlich gleichzeitig und unabhängig entstanden sind und nicht durch
Akkretionsprozesse. Die Sterne der LMC weisen ein komplettverschiedenes chemisches Muster
auf, das bei (fast) keinen Sternen der Milchstraße zu finden ist. Dies spricht sehr gegen vergan-
gene Fusionen (Pompéia et al. 2008).

Die insgesamt geringere Metallizität der LMC weist auf einelangsamere Sternentstehungsge-
schichte als in der Sonnenumgebung, die Häufigkeitsverteilung auf andere Elemententstehungs-
mechanismen. So wird allgemein davon ausgegangen, dass derAnteil an Supernovae (SN) vom
Typ Ia gegenüber dem Anteil vom Typ II sehr viel größer ist alsin der Milchstraße (siehe zum
Beispiel Rolleston et al. 2002, Pompéia et al. 2008, Vermeij& van der Hulst 2002). Da Eisen vor
allem in SN Ia produziert wird, ist es weniger unterhäufig alsandere Elemente. O wird dagegen
vor allem von massereichen SternenMinit ≥ 25 M⊙ produziert, die als SN II/ SN Ib/c explodieren.

Während in der SMC und der Milchstraße die Metallizität mit dem Alter der Objekte konstant
zunimmt (für die Milchstraße siehe Edvardsson et al. 1993),ist sie in der LMC anscheinend
sprunghaft gestiegen. Ein Sprung hat vor 12 Gyr stattgefunden, die Metallizität ist hier von 0.01
solar auf 0.1 solar gestiegen, und ist vor 2 Gyr erneut sprunghaft von 0.1 auf den heutigen Wert
von 0.5 solar angestiegen (Smith 1999, siehe auch Van Den Bergh 2000, S. 124 f.).

Die Sprünge in der Metallizität werden mit Zeitpunkten assoziiert, bei denen der Abstand
der LMC zur Milchstraße besonders gering war und gravitative Wechselwirkungen zu erhöhter
Sternentstehung geführt haben.
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

4.1 Modellatmosphären

Im Inneren eines Sternes, bei großen optischen Tiefen (τ >> 1), wird Licht entsprechend der
Planck-Funktion bei der lokalen TemperaturTeff emittiert. DiePoWR-Modelle (Potsdam Wolf-
Rayet Models) sind synthetische Sternatmosphären, die mitbestimmten Sternparametern durch
Lösen des Strahlungstransports durch expandierende Sternatmosphären numerisch errechnet wer-
den. Die von diesen Modellatmosphären erzeugten Spektren kann man dann mit den beobachteten
Spektren vergleichen und aus den am besten passenden Modellen die Sternparameter im Rück-
schluss ermitteln.

Die Sternatmosphären können sich nicht im thermischen Gleichgewicht (thermal equilibrium,
TE) befinden, da der Stern eine Energiequelle ist und die Sternatmosphäre nach außen Energie
in Form von elektromagnetischer Strahlung abgibt. Innerhalb der Sternatmosphäre entsteht al-
so ein Temperaturgradient. Mit der Annahme eines lokalen thermischen Gleichgewichts (LTE),
bei dem Stoßraten gegenüber den Strahlungsraten dominieren und Linienemission vernachlässigt
wird, kann der Strahlungstransport hier ebenfalls nicht berechnet werden. Es muss eine Non-LTE-
Situation beschrieben werden. Das bedeutet, dass die Besetzungszahlen nicht durch die Saha-
Boltzmann-Gleichung bestimmt werden können sondern abhängig sind vom Strahlungsfeld, das
seinerseits von den Besetzungszahlen abhängt. Die Probleme sind gekoppelt und müssen itera-
tiv gelöst werden. Dazu braucht man gute Startnäherungen und Rechenzeit sparende numerische
Verfahren. Hinzu kommt, dass die Sternatmosphäre expandiert, die Dopplerverschiebung muss
für jeden Ort im Sternwind separat berechnet werden. Dazu werden die oben genannten Glei-
chungen im mitbewegten Koordinatensystem gelöst.

Der Wind wird als sphärisch symmetrisch angenommen (das bedeutet die Vernachlässigung
von rotationsbedingten Asymmetrien), somit genügt es, denStrahlungstransport für einen Qua-
dranten in planparalleler Geometrie parallel zur Beobachtungsrichtung zu lösen, die anderen Qua-
dranten werden dem ersten dann gleichgesetzt. Die Temperatur und die Besetzungszahlen werden
als stationär angenommen.

Der PoWR-Modellcode ist aufgeteilt in drei wesentliche Schritte, die Shellskripten zur Steue-
rung einzelner Programme entsprechen:wrstart - wruniq - formal(siehe Tabelle 4.1). Die Theo-
rie der expandierden Sternatmosphären wird zum Beispiel beschrieben von Gräfener (1999). Ich
werde sie hier stark verkürzt und auf die Programmstruktur bezogen wiedergeben.

4.2 Modellparameter und Startnäherung – wrstart

Im ersten Schritt werden die Modellrechnungen vorbereitet. Mit dem Shellskriptwrstart werden
drei Programme aufgerufen. Das erste heißt ebenfallswrstart und liest die Sternparameter aus
der Eingabe-DateiCARDSein. Die wichtigsten Sternparameter sind die effektive Sterntempe-
ratur T∗, die MassenverlustratėM und die LeuchtkraftL. Der Sternradius ergibt sich dann aus
der Schwarzkörpernäherung: Nach dem Stefan-Botzmann-Gesetz (aus Unsöld & Baschek 1999,
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4.2 Modellparameter und Startnäherung –wrstart

S.110) ist der GesamtstrahlungsflussF = σ · T4
eff . Dabei istσ die Stefan-Boltzmann-Konstante

undTeff die Effektivtemperatur des Sternes. Für die Leuchtkraft giltL = 4πR2
∗ · F. Das Einsetzen

des Gesamtstrahlungsflusses ergibt

L = 4πσR2
∗T

4
∗ . (4.1)

Die Leuchtkraft wird für Modelle von WN-Sternen standardmäßig auf logL/L⊙ = 5.3 fest-
gelegt, da ähnliche Leuchtkräfte das gleiche normierte Spektrum erzeugen. Der Massenverlust
wird mit dem Sternradius, dem DichtekontrastD (siehe unten) und der Endgeschwindigkeit des
Windes3∞ zusammengefasst zum transformierten Radius. Dieser ist proportional zur inversen
Winddichte und damit ein Maß für die Emissivität des Windes.

Rt = R∗

















3∞

2500 km s−1

/

Ṁ
√

D

10−4 M⊙ yr−1













2/3

(4.2)

Tabelle 4.1: Programmstruktur des PoWR-Codes1

shellscript Programm Funktion
wrstart wrstart liest Sternparameter und Atomdaten ein, setzt Frequenzgitter und

Tiefengitter auf, erstellt eine Startnäherung
steal berechnet die Besetzungszahlen aus der vorläufigen Temperatur
adapter ersetzt bei OLDSTART die Besetzungszahlen durch die einer al-

ten Modelldatei
wruniq wrcont löst den Strahlungstransport für das Kontinuum (grobes Fre-

quenzgitter) ohne Linien
como löst die Momenentengleichung für das Kontinuum
coli rechnet den Strahlungstransport im CMF für Kontinuum und Li-

nien (Formale Lösung aus gegebenen Besetzungszahlen)
steal löst die statistischen Gleichungen zur Ermittlung der Besetzungs-

zahlen und führt die Temperaturkorrekturen durch
formal formal integriert im Beobachtersystem den Strahlungsfluss des Stern-

windes, löst dazu das formale Integral

Rt undT∗ werden über einen sinnvollen Parameterraum variiert. dabei wird ein zweidimensio-
nales Modellgitter erstellt, das bei der Bestimmung von Sternparametern zur Verfügung steht.

Für das Non-LTE-Problem müssen die Energieniveauübergänge in den Atomen der Sternat-
mosphäre mitgerechnet werden. Dazu werden alle berücksichtigten Übergänge von Ionen der
vorgegebenen Elemente mit ihren Übergangswahrscheinlichkeiten aus der DateiDATOMeinge-
lesen, sie werden unten näher erläutert. Schließlich müssen noch die chemischen Häufigkeiten
des Sternwindes vorgegeben werden, sie werden in Abschnitt3 ausführlich besprochen.

Das Tiefengitter wird aufgesetzt: Die Berechnung des Strahlungstransportes beginnt bei dem
Sternradius, der definiert wird als der Radius bei der Rosselandopazität vonR∗ = R(τR = 20).
Bei dieser Opazität kann davon ausgegangen werden, dass einLTE herrscht. Für diesen Ra-
dius wird hierTeff(R∗) = T∗ definiert. Nach Erfahrungswerten kommt aus Entfernungen größer

1Tabelle nach einer Vorlage von Todt (2008). Die Informationen sind aus den Kopfzeilen der Routinen entnommen.
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

RMAX = 1000 R⊙ kein relevanter Beitrag mehr zur Emission von WN-Sternen aufgrund der gerin-
gen Dichte. Die Berechnung des Strahlungstransports wird hier abgebrochen, die Rückstreuung
wird genähert. ZwischenR∗ undRMAX befinden sich dann zum Beispiel 50 Tiefenpunkte. Eben-
so wird ein Frequenzgitter eingelesen, entweder bei der Wahl der OptionOLDSTARTaus einem
gewählten alten Modell oder aus der Eingabe-DateiFGRID, die die erste Wellenlänge vorgibt,
weitere günstige Frequenzpunkte werden dann von dem Programm ermittelt. Der Bereich und die
Auflösung der Gitter wird in beiden Fällen durch den Bedarf und die Dauer der Modellrechnung
begrenzt.

Die erste Temperaturschichtung wird im Fall von einem OLDSTART aus dem alten Modell
eingelesen, alternativ kann die Temperaturschichtung auseinem LTE-Modell oder einer grauen
Atmosphäre angenähert werden. Das vorläufige Kontinuums-Strahlungsfeld wird aus der Tem-
peratur abgeleitet. Das Geschwindigkeitsfeld und eine genäherte Windstruktur, das Clumping,
werden im Programm wrstart ebenfalls aufgestellt, sie werden unten noch einmal in ihren Op-
tionen diskutiert. Der Dichteverlauf ist durch die Kontinuitätsgleichungρ3r2 = const. durch das
Geschwindigkeitsfeld determiniert.

Aus dieser Startnäherung berechnet das zweite Programm,steal, die Besetzungszahlen der
Atomniveaus mit den Ratengleichungen. Im Fall eines OLDSTART werden die Besetzungszahlen
mit dem letzten Programmadapterschließlich durch die des alten Modells ersetzt.

4.3 Berechnung des Sternwindes – wruniq

Derwruniq ist das Kernstück des PoWR-Modellcodes. Hier wird der Strahlungstransport iterativ
mit den Besetzungszahlen und Temperaturkorrekturen errechnet, bis das Modell zu einer Lösung
konvergiert.

Das erste Programm,wrcont löst den Strahlungstransport für das Kontinuum. Die Strahlungs-
transportgleichung gibt das Strahlungsfeld für jede Frequenzν in Abhängigkeit von der Emissi-
vität η und der Opazitätκ an, beide ihrerseits abhängig von Besetzungszahlen und derElektro-
nentemperatur.

dIν
dz
= ην − κνIν (4.3)

zverläuft entlang der planparallelen Schichten, während der Impaktparameterpden minimalen
Abstand dieser Schicht zum Ursprung des Koordinatensystems angibt.

rp

z
II− I+

p

z

Abbildung 4.1: Planparallele Geometrie2

Die spezifische IntensitätIν ist dabei definiert durch
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4.3 Berechnung des Sternwindes –wruniq

dEν = Iν µ dAdΩ dt dν (4.4)

die Strahlungsenergie, die pro Flächenelement dA, aus einem Raumwinkelelement dΩ, pro
Zeitintervall dt und pro Frequenzintervall dν projiziert parallel zur Flächennormalen fließt.µ ist
der Cosinus des Winkels zwischen der Flächennormalenz und der Ausbreitungsrichtungs. Die
Emissivitätη und die Opazitätκ haben jeweils einen Anteil für Absorptions- und Emissionspro-
zesse (true) und einen Anteil für Thompsonstreuung (th)

κν = κ
true
ν + κth (4.5)

und analog fürη. Da die Strahlungstransportgleichung eine Differentialgleichung ist, müssen
Randwerte (einlaufende Strahlungsfelder) angegeben werden. Am Inneren Rand gilt die Diffu-
sionsnäherung und das Strahlungsfeld ist thermisch, die Quellfunktion Sν ist gleich der Planck-
Funktion

Sν =
ην

κν
= Bν =

2hν2

c2

1

ehν/kT − 1
. (4.6)

Die rückgestreute IntensitätIν(µ > 0, r = Rmax) kann entweder gleich null gesetzt werden oder
mit einer quadratisch abfallenden Quellfunktion bei konstanter Opazität genähert werden.

Das Programmcomolöst die Momentengleichung für das Kontinuum. Die Momente des Strah-
lungsfeldes sind Winkelintegrale über die Intensität

[Jν,Hν,Kν,Nν] =
1
2

∫ 1

−1
[1, µ, µ2, µ3] Iν dµ. (4.7)

Das nullte MomentJν ist proportional zur Energiedichte, das erste MomentHν zum Fluss des
Strahlungsfeldes. Die Momente werden später zum Lösen der Ratengleichungen benötigt.

coli rechnet den Strahlungstransport für das Kontinuum und die Linien im mitbewegten Koor-
dinatensystem (Co-Moving Frame, CMF). So kann die Doppler-Verschiebung für die an jedem
Ort erreichte Windgeschwindigkeit behandelt werden. Die Emissivitätη und die Opazitätκ des
Materials sind dann richtungsabhängig. Die Koordinatentransformation aus dem Beobachtersys-
tem (obs) ins mitbewegte folgt aus der Dopplergleichung fürdie Frequenzν

ν(r, µ) = νobs

(

1+ µ
3(r)
c

)

. (4.8)

Dabei ist3 die lokale Windgeschwindigkeit,c die Lichtgeschwindigkeit undµ der Winkel zwi-
schen der Geschwindigkeit und der Beobachtungsrichtung. Für die Strahlungstransportgleichung
in Linien müssen die Linienabsorptionskoeffizienten und die Linienemissionskoeffizienten be-
rücksichtigt werden, die aus den Besetzungszahlen folgen.Für die Linienprofilfunktion wird ein
durch Mikroturbulenzen mit3DOP ∼ 100 km s−1 dopplerverbreitertes Gaußprofil angenommen.
Das Ergebnis ist eine sogenannte formale Lösung bei gegebenen Besetzungszahlen.

steal löst für das berechnete Strahlungsfeld die statistischen Gleichungen zur Ermittlung der
Besetzungszahlen. Die Gleichungen kommen aus der Bedingung der Stationarität; für stationäre
Besetzungszahlen muss die Anzahl der Zugänge zu einem Energieniveau der Anzahl der Abgänge
entsprechen und es gilt die Ratengleichung

ni

N
∑

j,i

Pi j =

N
∑

j,i

niP ji (4.9)
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

mit ni der Besetzungszahl des Zustandsi. Insgesamt gibt esN Zustände und die Übergangsra-
tenPi j vom Zustandi zum Zustandj können spontan, strahlungs- oder stoßinduziert sein.

Im stationären Fall ist die Temperatur an jedem Ort konstantund es gilt für den gesamten
Frequenzraum ein radiatives Gleichgewicht

∫ ∞

0
(ην − κνJν) dν = 0. (4.10)

Genaugenommen muss noch die Energie betrachtet werden, diebei der Beschleunigung des
Windes durch Strahlungsdruck von elektromagnetischer Strahlung in kinetische Energie um-
gewandelt wird. Aufgrund der Bedingung des radiativen Gleichgewichts führt steal schließlich
Temperaturkorrekturen durch.

Mit den korrigierten Besetzungszahlen und der neuen Temperaturschichtung muss dann der
Strahlungstransport neu gelöst werden.

4.4 Modellspektrum – formal

Der Strahlungstransport und die Korrekturen an den Besetzungszahlen und der Temperatur wer-
den iterativ gelöst, bis die Korrekturen in den Besetzungszahlen einen gesetzten Wertǫ

log

(

max
| nneu− nalt |

nalt

)

≤ logǫ (4.11)

unterschreiten. Dabei werden Levels mit geringen Besetzungszahlen, bei denen die relativen
Korrekturen groß sein können, ignoriert. Die Größe der Temperaturkorrekturen und die Strah-
lungsflusskonstanz können noch zusätzlich überprüft werden. Dann muss im letzten Arbeits-
schritt, demformal, das formale Integral gelöst werden.

Iν(τ) = Iν(τmax) e−τ(z0,z) +

∫ τ=0

τmax

Sν(τ
′
ν) e−τ

′
νdτ′ν (4.12)

mit der optischen Tiefeτ

τν(z1, z2) =
∫ z2

z1

κνdz. (4.13)

Das formale Integral besagt, dass die Intensität beiτ gleich der eingestrahlten beiτmax ist, die
jedoch durch Absorption exponentiell geschwächt wurde, plus der Summe der QuellenSν auf
dem Weg, die ihrerseits wieder geschwächt werden.

Um der Dopplerverschiebung im Beobachtersystem gerecht zuwerden, werden Flächen glei-
cher Geschwindigkeiten (Constant Radial Velocity Surfaces, CRVS) gesucht, die spezifische In-
tensität ins Beobachtersystem transformiert und schließlich über den gesamten Sternwind und
alle Frequenzen integriert.

Das Ergebnis ist ein emergentes Spektrum.
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4.5 Atomdaten

In einer Studie von Hamann & Koesterke (2000) wurden bereitseinige der WN-Sterne in der
LMC durch Spektralanalyse mit PoWR-Modellen untersucht. Die wesentliche Weiterentwick-
lung des Modellcodes seit dieser Studie liegt in der Erweiterung um das Line-Blanketing (Eisen-
linien-Bedeckung, Gräfener et al. 2002). In den Modellen für die Analyse von Hamann & Koes-
terke (2000) wurden Helium und Stickstoff berücksichtigt und für einige Modelle zusätzlich Koh-
lenstoff. Die Modelle für diese Diplomarbeit wurden dagegen alle mitKohlenstoff und außerdem
mit Eisengruppenelementen gerechnet.

Während in den Modellen die Atome niedrigerer Ordnungszahlen mit weniger als Hundert
Energieniveaus weitestgehend berücksichtigt sind (sieheTabelle 4.3), müssen für die Eisengrup-
penelemente mehrere Tausend Niveaus mit mehreren Millionen Übergängen beachtet werden.
Bei den Ratengleichungen muss jedoch für jeden Übergang eine eigene Gleichung gelöst wer-
den, deswegen werden sie zu Modellniveaus oder “Superlevels” zusammengefasst (siehe dazu
Gräfener 1999). Das Line-Blanketing wurde bereits in den Modellgittern für galaktische Häufig-
keiten berücksichtigt (siehe Hamann & Gräfener 2004).

In den Modellen, die ich für die in Abschnitt 3 ermittelten Elementhäufigkeiten in der LMC
berechnen möchte, nehme ich neben dem Line-Blanketing einige weitere Änderungen vor. Die
wesentliche betrifft natürlich die Häufigkeiten selbst.

Die Elementhäufigkeiten werden in der CARDS-Datei eingegeben (ein Auszug aus der Datei
ist in Tabelle 4.2 abgebildet). Wasserstoff (englisch Hydrogen) und Sauerstoff (englisch Oxygen)
sind hier auskommentiert und werden demnach in dem vorliegenden Beispiel nicht berücksich-
tigt. Generic ist die Gruppe der eisenähnlichen Elemente und umfasst die in Abschnitt 3.4 aufge-
führten Atome.

Tabelle 4.2: Auszug aus der CARDS-Datei
xxxxxxxxxx ——— xxxxxxxxxx
-HYDROGEN: 0.2 (mass fraction)
NITROGEN: 0.004 (mass fraction)
CARBON: 0.7E-4 (mass fraction)
-OXYGEN: 0.15 (mass fraction)
GENERIC: 0.6E-3 (mass fraction)

Ich habe beim Berechnen der Modelle mit LMC-Häufigkeiten dieErfahrung gemacht, dass in
einigen Fällen die Temperaturschichtung des Sternwindes,für die standardmäßig Monotonie er-
zwungen wird, in einiger Entfernung vom Stern auffällig konstant bleibt, bevor sie weiter abfällt.
Diese Modelle konvergieren nicht oder nur schwer; ich musste hier nicht-monotone Temperatur-
schichtungen zulassen (eine monotone Temperaturschichtung ist in einem anderen Zusammen-
hang in Abbildung 4.6 dargestellt). Nach Hamann (2008) waren die ersten Non-LTE Modelle
nur mit H und He ebenfalls stark nicht-monoton, das heißt, dass sie ein Temperaturminimum
besaßen. Unsöld sagte voraus, dass bei Beachtung einer hinreichenden Menge schwerer Elemen-
te die Temeraturschichtung monoton werden müsse. Dies ist in den Modellen von Hamann &
Gräfener (2004) tatsächlich der Fall. Bei geringerer Metallizität, wie bei den LMC-Modellen,
funktioniert die Kühlung durch die Metalle dann wieder schlechter, so dass manche Modelle nur
nicht-monoton konvergieren.
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

Das Erzwingen der Monotonie sollte im emergenten Spektrum keinen wesentlichen Unter-
schied machen, da der Wiederanstieg der Temperatur vor allem den äußeren Bereich des Windes
betrifft, wo die Dichte und die Emissivität nicht mehr so groß sind. Das Zulassen von Nicht-
Monotonie enthält zudem eine Näherung weniger und ist damitphysikalisch korrekter.

Gegenüber den PoWR-Gittermodellen mit galaktischen Elementhäufigkeiten habe ich für das
neue Gitter eine ausgebaute Version der He und der N Atomdaten benutzt:

Tabelle 4.3: Auszug aus der DATOM-Datei
* ATOMDATEN: 40 Helium (17 HeI, 26 HeII, 1 HeIII)
* 94 Nitrogen (1 NII, 33 NIII, 38 NIV, 20 NV, 1 NVI)
* 65 Carbon (3 CII, 40 CIII, 21 CIV, 1 CV)
* Generic (Eisengruppe)

Tabelle 4.3 ist ein Ausschnitt aus dem Dateikopf der DATOM-Datei, die Eingabe-Datei für alle
Atomdaten des PoWR-Codes. Für Helium werden nun bei der Berechnung des Strahlungsfeldes
40 statt 34 Levels berücksichtigt, für Stickstoff 94 statt wie bisher 90.
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Abbildung 4.2: Modellspektrum mit alten (schwarz) und neuen (rot) Atomdaten.3

3Abbildung von Liermann (2008).
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Die ausgebauten Atomdaten habe ich von Barniske (2008) und die neuen Daten von Stickstoff
von Liermann (2008) bekommen. Alle neuen Übergänge und Linien liegen im Infrarotbereich,
ich habe sie eingebaut, damit sie für künftige Gelegenheiten zur Verfügung stehen, obwohl ich
selbst den Infrarotbereich nicht analysiere.

Abbildung 4.2 zeigt beispielhaft für den optischen Bereich, dass sich diese Änderungen hier
nicht auswirken, dasselbe gilt für das gerechnete Beispielmodell auch für den UV-Bereich (hier
nicht dargestellt). Die Änderungen im Infraroten sind dagegen deutlich zu erkennen.

4.6 Die Geschwindigkeitsverteilung

Für massereiche Sterne wird allgemein angenommen, dass derGeschwindigkeitsverlauf des Stern-
windes einem sogenanntenβ-law (englisch fürβ-Gesetz) folgt, nachdem die Geschwindigkeit
mit dem Abstand vom Stern stark ansteigt und sich schließlich asymptotisch einer konstanten
Geschwindigkeit3∞ annähert (nach Lamers & Cassinelli 1999):

3(r) � 30 + (3∞ − 30)
(

1−
R∗
r

)β

(4.14)

Wobei 30 die Geschwindigkeit in der Photosphäre (beir = R∗), 3∞ die Endgeschwindigkeit,
r der Abstand vom Sternzentrum undR∗ der Sternradius sind.β ist ein freier Parameter, der
beschreibt, wie groß die Beschleunigung des Sternwindes ist. Ein großesβ entspricht dabei einer
geringen Beschleunigung. Das Geschwindigkeitsgesetz kann auch angenähert werden als

3(r) � 3∞
(

1− r0

r

)β

(4.15)

mit

r0 = R∗

















1−
(

3o

3∞

) 1
β

















. (4.16)

Abbildung 4.3: Geschwindigkeitsverlauf eines WC-Sterns im selbstkonsistenten Modell.4

4Abbildung von Gräfener & Hamann (2005).
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

β wird für WR-Sterne üblicherweise als 1 angenommen (siehe zum Beispiel Hamann & Grä-
fener 2004). Die erste hydrodynamisch selbstkonsistente Modellrechnung von einem Sternwind
eines WR-Sternes von Gräfener & Hamann (2005) wies auf eine Beschleunigung, die keinem
β-law entsprach, jedoch mit einem 2β-law nach der Idee von Hillier & Miller (1999) mitβ1 = 1
und β2 = 50 angenähert werden konnte (siehe Abbildung 4.3). Um mich diesen Ergebnissen
anzunähern, habe ich ein Testmodell gerechnet mit folgenden moderaten Parametern:

Tabelle 4.4: Auszug aus der CARDS-Datei
VELPAR: VFINAL (KM /S)= 1600. VMIN= 12. BETA=1.0 RMAX=1000.
2BETALAW BETA2=8. FRACTION=0.4

Diese Eingabe in der CARDS-Datei besagt, dass ein 2β-law angenommen werden soll, bei
demβ1 = 1 ist undβ2 den gegenüber 50 noch moderaten Wert vonβ2 = 8 annimmt. Mitβ1

sollen dabei 60% von3∞ erreicht werden, der Bruchteil (englisch Fraction) von 0.4v∞ mit einer
Steigung vonβ2 = 8.
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Abbildung 4.4: Modell 13-18 mitβ = 1 (rot) und 2β-law (gelb).

Ein Ziel, das mit der Testrechnung erreicht werden soll, isteinen Lasereffekt zu mindern, der
sich vor allem auf eine N-Linie bei 4058Å in manchen Modellgitterbereichen auszuwirken
scheint. In bestimmten Windschichtungen kann sich innerhalb des Sternwindes ein Laser aufbau-
en, in dem es zu stimulierter Emission in einer bestimmten Linie kommt. Ändert man nun die
Geschwindigkeitsverteilung im Wind, ändern sich auch die Beträge, um die die Wellenlängen
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4.6 Die Geschwindigkeitsverteilung

durch den Dopplereffekt zwischen den Volumenelementen verschoben werden; eineLasersitua-
tion, die für ein Geschwindigkeitsfeld entsteht, müsste ineinem anderen aufgehoben werden.

Ich wähle für den Test ein Modell mit einer starken N-Linie aus: 13-18. Das Ergebnis zeigt
nicht die erhoffte Wirkung; die besagte N-Linie wird nur noch stärker (siehe Abbildung 4.4).
Dies scheint daran zu liegen, dass sich durch die Änderung des Geschwindigkeitsfeldes auch die
gesamte Temperaturschichtung geändert hat (siehe dazu auch Abbildung 4.6). Die Temperatur des
Modells mit dem 2β-law steigt gegenüber dem vorherigen, und ein Ansteigen derLinienstärke
der N-Linie bei 4058Å ist das, was bei steigender Temperatur zu erwarten wäre (siehe dazu
Abbildung 4.6).

Dem entspricht auch die Beobachtung, dass in dem Modell mit dem 2β-law im UV-Bereich
(erster Plot in Abbildung 4.4) die Linien im Eisenwald (∼ 1300− 1400Å) und die N-Linie
stärker werden: beides Indikatoren für ein heißeres Modell.
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Abbildung 4.5: Temperaturschichtung des Modells 13-18 mitβ = 1 (rot) und 2β-law (gelb).
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Die Erklärung für den Temperaturanstieg ist wahrscheinlich folgende: Wenn ein größerer An-
teil der Endgeschwindigkeit3∞ erst weiter außen erzeugt wird, wird die Geschwindigkeit imIn-

5Abbildung von Hamann & Gräfener (2004).
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4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

neren (bei gleicher Endgeschwindigkeit) kleiner. Das ändert den gesamten Dichteverlauf und also
alle (vor allem auch die im Inneren erzeugten) Linien. Damitsich nur die äußeren (Laser-)Linien
ändern, also der Geschwindigkeitsverlauf in Sternnähe ähnlich bleibt, müsste die Endgeschwin-
digkeit hochgesetzt werden. Um wieviel ist allerdings nicht klar: Wieviel der alten Endgeschwin-
digkeit wurde beim altenβ-law bis zu dem Punkt erzeugt, ab dem nach dem neuenβ-law dann
das zweiteβ greift?

Ich kann anhand des Testmodells also nicht nachweisen, dassder Laser-Effekt durch ein ande-
resβ-Gesetz abgeschwächt wird. Dafür hat diese Änderung andere, nicht beabsichtigte Auswir-
kungen. Ich entscheide mich dafür, in dem Modellgitter mit LMC-Elementhäufigkeiten bei dem
altenβ-Gesetz zu bleiben.

4.7 Clumping

Je nachdem, wie inhomogen oder homogen die Masseverteilungin einem Sternwind angenom-
men wird, ermittelt man sehr verschiedene Werte für die Massenverlustraten. Die Massenverlust-
raten sind ein sensibler Parameter für die Sternentwicklung, deswegen sind die Modellannahmen
für die Dichteverteilung im Sternwind sehr wichtig.

Im einfachsten Fall ist die Dichte des Sternwinds nur eine Funktion des Abstandsr vom Stern,
nach der Kontinuitätsgleichung sinkt sie mit 1

4πr2
3(r) (siehe oben). Dieses Modell kann nur eine

starke Vereinfachung der tatsächlichen Situation in Sternwinden sein. Ein etwas komplexeres
Modell nimmt an, dass von einem Volumenelement∆V nur ein BruchtteilfV, zum BeispielfV =
1/4 mit der ganzen Masse gefüllt und der Rest leer ist. Die gemittelte Dichteρ in ∆V bleibt gleich,
aber die Masse ist nicht mehr homogen verteilt.fV heißtvolume fraction(Volumenanteil) oder
filling factor (Füllfaktor) und der reziproke WertD = 1/ f heißt Dichtekontrast oderclumping
factor (Verklumpungsfaktor).

Das wesentliche Merkmal, das die Verklumpung in den Beobachtungsdaten sichtbar macht,
sind die sogenannten Elektronenstreuflügel der Linien (siehe Hillier 1991). Vor allem die He-
Linien zeigen diese Linienausläufer zum Roten hin (siehe Abbildung 4.7). Sie sind für andere
Linien schwer quantitativ zu messen, da sie nicht leicht vomKontinuumsverlauf zu unterscheiden
sind und mehrere Linien ineinander verlaufen.
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Abbildung 4.7: He-Linie (blau) mit Elektronenstreuflügel (rot).
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Die Elektronenstreuflügel der Linien entstehen durch Thomson-Streuung an freien Elektro-
nen. Im mitbewegten Koordinatensystem wird bei der Thomson-Streuung das Licht bei gleicher
Frequenz wieder abgestrahlt, die Richtung bleibt jedoch nicht erhalten. In der expandierenden
Sternatmosphäre erscheint im mitbewegten Koordinatensystem aus der Sicht eines Volumenele-
ments jedes andere rotverschoben (siehe Abbildung 4.8). Die Emission dieses Volumenelements
erscheint wiederum im Beobachtersystem rot- oder blauverschoben. Es wird vor allem Licht aus
den starken Linien in verschiedenen Bereichen des Sternwindes gestreut, ein Teil davon in die
Beobachtungsrichtung. Dabei wird das Licht rotverschoben.

Abbildung 4.8: Transformation der Geschwindigkeiten aus dem Beobachtersystem ins CMF6

Die Elektronen können jedoch aufgrund ihrer wesentlich geringeren Masse als die der Atom-
kerne durch denselben Impulsübertrag von den Photonen auf wesentlich größere Geschwindig-
keiten beschleunigt werden, so lange, bis sie mit den Atomkernen stoßen und den Impuls wieder
abgeben. So entsteht die starke Rotverschiebung der Elektronenstreuflügel.

Um die Elektronenstreuflügel zu mindern, muss also die Dichte – und damit die Stoßraten –
vergrößert werden. Die Dichte hängt jedoch auch mit der Emissivität, also den Linienstärken,
zusammen und kann nicht unabhängig von den Elektronenstreuflügeln bestimmt werden. Eine
Möglichkeit, die Stoßraten zu vergrößern ohne die Emissivität zu verändern, ist den Dichtekon-
trastD einzuführen. So wird die lokale Dichte größer (Stoßraten),die großräumige jedoch nicht
verändert (Emissivität).
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Abbildung 4.9: BAT99 134 (blau) und Modell 14-18 mitD = 4 (grün) undD = 10 (rot).

6Abbildung aus Lamers & Cassinelli (1999).

Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC 47



4 Spektralanalyse mit PoWR Modellen

Ich habe für einen Stern, BAT99 134, das angepasste Modell 14-18 (Modellnummern nach
Abbildung 4.10) mit zwei verschiedenen Werten fürD gerechnet (siehe Abbildung 4.9).

Es zeigt sich, dassD = 10 die Elektronenstreuflügel der zentralen He-Linie bei 4686Å bes-
ser wiedergibt. Für die anderen Linien ist der Unterschied kaum merklich. Ich habe mich also
entschieden, für das Gitter der Modelle mit LMC-Häufigkeiten D = 10 zu setzen.

Abbildung 4.9 zeigt, dass sich nicht nur die Elektronenstreuflügel verändert haben, sondern
auch die Linienstärken selbst, obwohl nur der Dichtekontrast variiert wurde. Das bedeutet, dass
das Konzept des transformierten Radius als Maß für die Emissivität nicht völlig aufgegangen ist
(Gleichung 4.2). MitD wächst auch die Linienstärke, dieselben Beobachtungsdaten müssen also
tendenziell mit geringeremRt wiedergegeben werden.

Gleichung 4.2 besagt, dass für bestimmte Beobachtungsspektren, für die die Linienstärken be-
kannt und Endgeschwindigkeiten3∞ ermittelt sind,Ṁ

√
D = constgilt. Je größer alsoD ange-

nommen wird, desto geringer ist der ermittelte Massenverlust. Wenn mit Modellen mit größerem
D jedoch auch ein geringererRt angenommen werden muss, wird dieser Effekt zum Teil wieder
aufgehoben. Leider kann ich aus meiner einen Modellrechnung keine quantitative Abschätzung
dieses Effekts ableiten.

Ich berechne zwei Modellgitter mit Wasserstoffhäufigkeiten von 20% (WNL-Gitter) und 0%
(WNE-Gitter) analog zu Hamann & Gräfener (2004) bei LMC-Elementhäufigkeiten, mit im In-
fraroten erweiterten Atomdaten, einem Dichtekontrast vonD = 10 und dem üblichenβ-law mit
β = 1. Den benötigten Gitterbereich ermittle ich mit den gegebenen Gittermodellen mit galakti-
schen Häufigkeiten durch Vergleich mit den LMC-Beobachtungsdaten.

Die berechneten Modelle sind in Abbildung 4.10 imRt-T∗-Raum dargestellt. In Grün sind
WNE- in Rot WNL-Modelle eingezeichnet.
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Abbildung 4.10: Gitter der LMC-Modelle
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5 Daten

5.1 Überblick

Mir liegen für 107 von 108 katalogisierten WN-Sternen der LMC optische Spektren vor, außer-
dem für einen nicht im Katalog von Breysacher et al. (1999, von nun an BAT99) aufgeführten.
Für die meisten gibt es zusätzlich ein Spektrum im Nahen UV. Alle Quellen meiner Daten liste
ich in Tabelle 5.1. Eine Auflistung der für die einzelnen Sterne vorliegenden Daten ist Tabel-
le 5.2. Ich habe die Möglichkeit, eine homogene Analyse einer fast vollständigen Population von
WN-Sternen (siehe dazu auch Abschnitt 6) bei bekannter, gleicher Entfernung durchzuführen.

Tabelle 5.1: Verfügbare Spektren für WN-Sterne in der LMC

Nr. Instrument Beobachter Datum λ/Å Fluss Archiv Anzahl WN
optisch

1 diverse C. Foellmi (Autor) 2002 3700-6800 norm. privat 62
2 HST-STIS P. Massey 2002 6300-6800 abs. MAST 3
3 HST-STIS P. Massey 1998 4300-4600 abs. MAST 1

6300-6800
4 HST-FOS N. Walborn 1997 3000-5000 abs. MAST 1
5 HST-FOS S. Heap 1996 3000-7000 abs. MAST 5
6 HST-FOS P. Massey 1996 3000-5000 abs. MAST 6
7 HST-FOS N. Walborn 1996 3000-5000 abs. MAST 1
8 AAT-RGO P. Crowther 1991-94 3670-6000 norm. AAT 28
9 ESO-EFOSC U. Wessolowski 1989 3770-9055 norm. privat 16
10 CTIO A.V. Torres-Dodgen 1981-85 3400-7300 abs. VizieR 53
11 diverse O. Schnurr (Autor) 2001-03 4000-5500 norm. privat 42
UV

12 IUE - - 1150-3200 abs. INES 65
13 HST-STIS J. Lauroesch 2002 1100-1700 abs. MAST 1
2 HST-STIS P. Massey 2002 1100-1700 abs. MAST 3
5 HST-GHRS S. Heap 1996 1100-1800 abs. MAST 5
14 HST-FOS C. Leitherer 1993&95 1100-2300 abs. MAST 7
15 HST-GHRS K. Roth 1995 2020-2034 abs. MAST 2

2055-2065
16 HST-GHRS D. Ebbets 1994 1200-1750 abs. MAST 2
17 HST-FOS C. Leitherer 1993 1100-2300 abs. MAST 2

5.2 Optische und Nah-UV Spektren

Eine wichtige Grundlage für diese Diplomarbeit waren die optischen Spektren von WNE-Sternen,
die wir von Cedric Foellmi als Nebenprodukt seiner Untersuchungen zur Variabilität der radialen
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5.2 Optische und Nah-UV Spektren

Geschwindigkeiten bekommen haben. Er machte seine Aufnahmen mit verschiedenen erdgebun-
denen Großteleskopen auf der Südhalbkugel (siehe Foellmi et al. 2003, und Kapitel 8). Für seine
Studien wertete er die Lage der Linien aus und benutzte die Linienstärken nur, um die Unter-
klassen der Sterne neu zu bestimmen. Eine Interpretation der Spektren durch einen Vergleich mit
theoretischen Modellen wird in dieser Diplomarbeit zum ersten Mal durchgeführt. C. Foellmi
beobachtete in 2002 61 WNE-Sterne. Die Spektren, die wir vonihm bekamen, sind über mehrere
Beobachtungen gemittelt sowie bereits normiert und wellenlängenkalibriert. Kurz vor Fertigstel-
lung dieser Arbeit bekam ich zusätzlich die Beobachtungsdaten aus der komplementären Studie
von Olivier Schnurr zu WNL-Sternen (siehe Schnurr et al. 2008). Diese sind ebenfalls gemittelt,
wellenlängenkalibriert und normiert.

Aus meiner Arbeitsgruppe lagen noch optische Spektren aus Beobachtungen in 1989 mit dem
EFOSC (ESO Faint Object Spectrograph and Camera (v.2)) vor.Weitere Spektren vom CTIO
(Cerro Tololo Inter-American Observatory) fand ich in einem Katalog von Torres-Dodgen &
Massey (1999). Diese Spektren wurden 1981-1985 aufgenommen und sind verrauschter als die
oben genannten von Schnurr und Foellmi, sie sind jedoch flusskalibriert und dienten mir vor
allem zur präzisen Ermittlung der Leuchtkraft und der Rötung. Nur in wenigen Fällen waren
sie die einzigen vorhandenen optischen Spektren. LetztereDaten sind im Internet beim VizieR-
Service1 frei zugänglich.

Zu den meisten meiner Untersuchungsobjekte lagen INES (IUENewly Extracted Spectra) UV
Spektren des IUE (International Ultraviolet Explorer) -Satelliten vor. Während der Archiv-Server
in Straßburg2, den ich zunächst für meine Recherche benutzte, im Laufe desJahres nicht mehr
zugänglich war, konnte ich später auf einem in Italien verorteten Server3 weiterarbeiten. Die
wesentlichen Lücken im INES-Datenbestand betrafen Sternein sehr dichten Gegenden, das heißt
vor allem im Tarantelnebel 30Dor.

Ich habe eine komplette Daten-Recherche im MAST-Archiv4 durchgeführt. Dazu habe ich zu
allen bekannten WN-Sternen in der LMC nach Spektren im optischen und im Nahen UV gesucht
und bin neben einigen wenigen IUE-Spektren, die im oben genannten Archiv nicht aufgetaucht
sind, vor allem auf Spektren des HST (Hubble Space Telescope) gestoßen. Diese Daten füllten
die Datenlücke für die in sehr dichten Gegenden liegenden Sterne.

Bei meiner Recherche habe ich zunächst den Namen des Sterns in der BAT99-Nomenklatur
in der MAST-Suchmaske eingegeben und habe dann die den Sternkoordinaten am nächsten lie-
genden Aufnahmen mit WN-Charaktaristika verwendet, bis mir auffiel, dass diese Methode viele
Fehler produzierte. Gerade für die dicht besiedelten Gegenden stimmt die Position des Sterns,
wie MAST sie mithilfe der SIMBAD-Datenbank5 auflöst, fast nie überein mit der HST-Position
des Sterns, wie der zuständige Beobachter sie den Spektren zuschreibt. Oft liegen zwischen den
beiden Positionen mehrere andere Sterne. Ich habe mich danndazu entschieden, nicht SIMBAD
sondern den Beobachtern vollständig zu trauen. Für jedes Spektrum ist verzeichnet, von welchem
Objekt es aufgenommen wurde, jedoch oft in einer eigenen Nomenklatur. Zur Entschlüsselung
der Nomenklaturen waren die Veröffentlichungen der Beobachter nötig, vor allem von de Koter
et al. (1997), Massey & Hunter (1998) und Walborn et al. (1999).

Bei dieser Suche in der MAST-Datenbank habe ich Spektren mitden für WN-Sterne cha-
rakteristischen breiten Emissionslinien gefunden, die jedoch nicht zu Sternen gehören, die im

1siehe http://webviz.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
2siehe http://ines.ts.astro.it/cgi-ines/IUEdbsMY
3siehe http://godot.u-strasbg.fr/cgi-ines/IUEdbsMY
4siehe http://archive.stsci.edu/
5siehe http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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5 Daten

BAT99-Katalog verzeichnet sind. Diese Sterne diskutiere ich im Abschnitt 6.
Mit Ausnahme des AAO (Anglo-Australian Observatory) habe ich keine Archive von erd-

gebundenen Teleskopen durchsucht. Vor allem in der ESO-Datenbank6 vermute ich noch viele
Beobachtungen. Die Daten sind jedoch nicht unmittelbar zugänglich wie bei MAST oder der
IUE-Datenbank. Da meine Möglichkeiten vor allem zeitlich begrenzt sind und da ich inzwischen
optische Spektren von fast allen Sternen habe, habe ich diese Suche nicht weiter verfolgt.

Ich habe leider die Auflösungen der verschiedenen Spektrographen und Messmethoden nicht
berücksichtigt. Auflösung der Beobachtungs- und der Modellspektren müssen übereinstimmen,
damit die Linienbreite richtig abgeschätzt werden kann.

Ich habe standardmäßig alle Spektren – beobachtet wie synthetisch erstellt – mit einem Kasten-
profil der Breite±3Å gefaltet, also geglättet, nur die Modellspektren für denIUE-LONG-Bereich
habe ich mit einer Kastenbreite von±6Å geglättet. Die Beobachtungsspektren des IUE-Satelliten
habe ich, wie dann auch alle HST-UV-Spektren, statt der Kastenfunktion mit einer Gaußfunktion
der Halbwertsbreite von 8Å (für IUE-SHORT) beziehungsweise 12Å (IUE-LONG) gefaltet.

Dies entsprach vorherigen Praktiken und war wohl auf UV Spektren des IUE-Satelliten und
optische Spektren des ESO-EFOSC abgestimmt.

5.3 AAO-Spektren

Da ich zunächst vor allem einen Mangel an Spektren von WNL-Sternen hatte, griff ich auf
die Aufnahmen von Crowther am AAO zurück (siehe Crowther & Smith 1997). Diese Daten
sind im Internet über das AAT Data Archive7 erhältlich, es sind jedoch nicht-reduzierte CCD-
Aufnahmen. Ich fand Spektren zu 28 WNL-Sternen (siehe Tabelle 5.1). Bis auf bei BAT99 12
sind verwendbare Aufnahmen aus drei Wellenlängenbereichen vorhanden: etwa 3700− 4500Å,
4400− 5200Å und 5200− 6000Å. Eine beispielhafte Aufnahme wurde in Abbildung 1.4 gezeigt.
Der helle Streifen in der Mitte zeigt den Stern BAT99 130, dermittig in dem hier senkrecht ste-
henden Spalt liegt. Mit einem Gitter wurde das Sternlicht indie hier waagerechte Richtung auf-
gespalten. Abgebildet wird der Wellenlängenbereich von ca. 5200− 6000Å. Die hellen Punkte
in der waagerechten Linie sind die markanten Emissionslinien des WN-Sterns. Diese Aufnahme
liegt im FITS-Format vor und wurde bereits mit einem IDL-Skript transponiert, um die Disper-
sionsrichtung entlang derX-Achse auszurichten.

Mithilfe eines wrplot8-Skriptes habe ich dann alle Zeilen, die den Stern abbilden,ausgelesen
und über sie die (nicht-kalibrierte!) Intensität für jede Wellenlänge gemittelt. Als annähernden
Dunkelstrom habe ich die gemittelte Intensität mehrerer paralleler Zeilen subtrahiert. Auf diese
Weise können auch mögliche Nebellinien vermieden werden. Eine Flatfield-Korrektur konnte ich
nicht durchführen, da mir keine Flatfield-Aufnahmen zur Verfügung standen. Sie ist für meine
Absichten auch nicht so wichtig, da ich das Spektrum ohnehinnormiere. Ein Faktor, den das
Flatfield liefert, macht für das Verhältnis der Linie zum Kontinuum (Normierung) keinen Unter-
schied, eine additive Konstante wie der Dunkelstrom jedochschon.

Ich ließ mir den Atlas der Linien für die CuAr-Bogenlampe zukommen9, da zu jeder Mes-
sung und für jeden Wellenlängenbereich Aufnahmen des Lampenspektrums vorlagen. Ich habe

6siehe http://archive.eso.org/eso/eso_archive_main.html
7siehe http://archive.ast.cam.ac.uk/aat/
8Grafikprogramm, geschrieben von Hamann & Koesterke (2007)
9Der Link zu dem Dokument rgo_600_arc.ps ist http://www.ast.cam.ac.uk/AAO/local/www/cgt/docs/rgo_600_arc.ps,

funktioniert jedoch leider zur Zeit nicht.
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5.4 WNL-Stern-Spektren

für mehrere Linien die Position in den Lampenspektren in Pixeln und die zugeordnete Wellen-
länge in Korrelation gesetzt und festgestellt, dass die Dispersion in allen von mir betrachteten
Aufnahmen im Rahmen der mir möglichen Genauigkeit linear ist. Entsprechend der ermittelten
Dispersion habe ich die Sternspektren mit einem wrplot-Skript wellenlängenkalibriert und an-
einandergefügt. Ich habe das Kontinuum nach Augenmaß ermittelt und das Spektrum durch das
Kontinuum dividiert und das Spektrum so normiert.

Diesen Prozess habe ich für zehn der oben genannten Sterne durchgeführt, da ich hier keine
alternativen Spektren hatte.

5.4 WNL-Stern-Spektren

Die Spektren von Schnurr bereiten geringfügige Probleme. Das Hauptproblem ist, dass Nebelli-
nien nicht oder nur unsauber entfernt wurden (Schnurr et al.2008), siehe dazu auch Abbil-
dung 5.1, die ein optisches Spektrum von Schnurr (grün) im Vergleich mit einem von Torres-
Dodgen & Massey (1999) (blau) zeigt. Die vermeintlichen Nebellinien wurden bei Schnurr ein-
fach “flat-topped” abgeschnitten, was dazu führt, dass in diesem Fall zum Beispiel nicht erkannt
werden kann, welche Stärke die überlagerten He und H Linien haben.
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Abbildung 5.1: Spektren von BAT99 95 im Vergleich.

Im Fall von BAT99 116 wurden die Linien der verbotenen Sauerstoffübergänge so entfernt,
dass kein Hinweis mehr für Nebellinien gegeben war. Es blieben jedoch He-Linien, die dann
als Hinweis für einen kühlen Stern interpretiert werden mussten. Die ebenfalls vorhandenen N-
Linien müssen als Indikator für einen heißen Stern interpretiert werden. Das beste Ergebnis für
diese Kombination habe ich mit Hilfe von Adriane Liermann durch ein WN-Doppelsternszenario
erreicht, siehe Abbildung 5.2.

Bei dem unbearbeiten Spektrum von BAT99 116, das ich auf Nachfragen bekommen und in
einer Gemeinschaftsarbeit mit Adriane Liermann normiert habe, sind die Nebellinien deutlich zu
erkennen. Die schmalen He und H -Linien sind dann ebenfalls als Nebellinien erkennbar, die
Spektralanalyse ist nun unkompliziert (siehe Abbildung 5.3).

Ich benutze diese Daten nun nur, wo ich zuvor kein oder nur unzulängliches Datenmaterial
hatte. Bei Spektren mit “flat-topped” abegeschnittenen Linien bin ich besonders sensibel für eine
mögliche Verfälschung des Spektrums mit Nebellinien.
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5 Daten

BAT99 116 Model: Heisser Stern: 18-13 * 0.65 + kuehler Stern: 07-09 * 0.35
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Abbildung 5.2: Spektrum von BAT99 116 fehlinterpretiert mit einem WN+WN-Doppelstern.

BAT99 116 MODEL=09-09 shift=0.7 Eb-v =0.2
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Abbildung 5.3: Neues Spektrum von BAT99 116 ohne Subtraktion der Nebellinien.

5.5 Photometrie

Wo vorhanden, habe ich die optischen Photometriewerte von Torres-Dodgen & Massey (1999)
benutzt. Nur wo keine Werte in diesem Katalog verzeichnet waren, habe ich auf die Werte aus
dem BAT99-Katalog zurückgegriffen.

Ich habe darauf geachtet, die optischen Photometriewerte aus dem für WR-Sterne üblichen
ubv-Filtersystem zu benutzen (siehe dazu Smith 1968). Diese Filter sind gegenüber den sonst
üblichen Filtern im UBV-System relativ schmalbandig (∼ 100Å, siehe Tabelle 5.3) und so gelegt,
dass sie für WR-Sterne den Kontinuumsfluss repräsentieren und nicht durch die starken Emis-
sionslinien beinflusst werden. Der Photometriewert für v wird dann in einen Fluss umgerechnet
mit

log fλ = (−0.4+ a)mag+ log(c/λ2) (5.1)

Die zentrale Wellenlänge des v-Filters steht in Tabelle 5.3. Die Konstantea ist der sogenannte
“photometric zero-point” (der photometrische Nullpunkt), sie beträgt in diesem Falla = 48.64.

54 Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC



5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Photometriewerte aus dem Infraroten habe ich im 2MASS-Katalog (Skrutskie et al. 2006) ge-
funden, wie sie über VizieR ausgegeben wurden. Die Datenlücken sind die gleichen wie bei IUE:
die sehr dichten Gegenden wie vor allem 30Dor. Die Flüsse werden nach derselben Gleichung 5.1
berechnet, der photometrische Nullpunkt beträgt hier jedoch 49.488, 49.921 und 50.440 jeweils
für die Filter JHK (berechnet aus den FlüssenFν(iso) nach Cohen et al. 2003, Tabelle 2). Die
zentralen Wellenlängen werden ebenfalls in Tabelle 5.3 aufgeführt.

Tabelle 5.3: ubv-Filter nach Smith (1968) und JHK-Filter nach Cohen et al. (2003).

Name Zentrale Durchlass im Bandbreite
Wellenlänge Linienzentruma

[Å] [%] [Å]
u 3650 39 100
b 4270 60 70
v 5160 50 130
J 1.24× 104 ∼ 50 0.16× 104

H 1.66× 104 ∼ 50 0.25× 104

K 2.16× 104 ∼ 50 0.26× 104

a Für JHK abgeschätzt an der Filterfunktion (siehe Cohen et al. 2003, Abbildung 3).

5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Das Maximum in der Energieverteilung der heißen WN-Sterne liegt im fernen bis zum extremen
UV. Gerade dieser Wellenlängenbereich ist bisher jedoch kaum analysiert worden.

Bei meinen Datenbankrecherchen bin ich darauf gestoßen, dass von einigen WN-Sternen in der
LMC FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer) -Spektren fertig reduziert und flusskalibriert
vorliegen. Eine Liste der Sterne, für die im VizieR-KatalogSpektren liegen, wird in Tabelle 5.4
gegeben. Im FUSE-Archiv10 sind in der Regel noch weitere Spektren vorhanden, die aber oft von
schlechterer Qualität sind. Die Spektren von Sternen, die zum Beispiel im zentralen Sternhaufen
des 30Dor-Komplexes, also in R136 liegen, sind jedoch eher nicht zu gebrauchen, da FUSE diese
Sterne nicht auflösen kann.

Willis et al. (2004) erstellten bereits einen Atlas von FUSE-Spektren von WR-Sternen, in dem
sie jedoch nur sechs der in Tabelle 5.4 genannten WN-Sterne aufführten. Sie bestimmten Linien-
verhältnisse für die verschiedenen Unterklassen und maßendie Endgeschwindigkeit des Windes
für diese Sterne. Für die anderen vorhanden Spektren ist dieAnalyse der P-Cygni-Profile in den
FUSE-Spektren noch offen.

10siehe http://fuse.iap.fr/interface.php
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5 Daten

Tabelle 5.4: Verfügbare FUSE-Spektren

BAT99 6 BAT99 42 BAT99 108
BAT99 7 BAT99 45 BAT99 109
BAT99 12 BAT99 55 BAT99 110
BAT99 15 BAT99 56 BAT99 111
BAT99 16 BAT99 59 BAT99 112
BAT99 19 BAT99 61 BAT99 113
BAT99 22 BAT99 76 BAT99 116
BAT99 27 BAT99 83 BAT99 118
BAT99 30 BAT99 100 BAT99 120
BAT99 32 BAT99 105 BAT99 130
BAT99 33 BAT99 106 BAT99 133

DM=18.5 mag
Mv  = -4.22 mag

14.61
14.54

14.44

14.167
14.100

13.743

13-18 LMC-Häufigkeiten

 BAT15Eb-v =0.08 shift=0.26 dex
vrad  = 250 km/s
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Abbildung 5.4: FUSE-Daten für BAT99 15.

Crowther (2004) weist nach, dass sich vor der Generation derSternatmosphärenmodelle mit
Line-Blanketing die aus den fernen UV und den optischen Spektren bestimmten Temperaturen
deutlich unterschieden, wobei sich die aus dem fernen UV bestimmten Temperaturen im Nach-
hinein als zuverlässiger erwiesen haben. Während Crowther(2004) nur die Modellatmosphären-
programme CMFGEN und Fastwind aufzählt als Codes, die das ferne UV konsistent wiedergeben
können, sind auch im PoWR-Code schon Ansätze dafür vorhanden. Helge Todt analysiert bereits
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5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

FUSE-Spektren von WC-Sternen mit PoWR, ein analoges Projekt für WN-Sterne steht noch aus.
In einem ersten Ansatz habe ich ein Probe-Modell für BAT99 15gerechnet. Dafür musste ich

das Modell neu rechnen, diesmal mit Sauerstoff (O). Wie in Abschnitt 3 diskutiert, habe ich für
O die gleiche Häufigkeit wie für C angenommen. Außerdem habe ich in dem letzten PoWR-
Rechenschrittformal (siehe Abschnitt 4) auch die Linien im FUSE-Bereich berechnet. Beide
Datensätze, die Atomdaten von Sauerstoff und die Linien im FUSE-Bereich, habe ich von Todt
(2008) bekommen. So lassen sich mit den FUSE-Daten Häufigkeiten von Elementen ermitteln,
die im Optischen und im Nahen UV keine Linien zeigen, zumindest Sauerstoff und vielleicht
auch Schwefel (S). Die S-Linie ist in Abbildung 5.4 in der Beobachtung deutlich zu sehen, das
Modell wurde jedoch ohne Schwefel gerechnet und zeigt hier keine Linie.
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Abbildung 5.5: Kontinuum eines WN- und eines O-Sterns und ihre Summen.

In Abbildung 5.4 sind Beobachtungsdaten in Blau, Modellflüsse in Rot gezeichnet. Stellare Li-
nien sind in Abbildung 5.4 schwarz gekennzeichnet, blau beschriftete Linien kommen aus dem
Airglow der Erdatmosphäre. Die feinen, in dieser Darstellung nicht aufgelösten Linien sind Ab-
sorptionslinien aus dem interstellaren und dem intergalaktischen Medium (ISM und IGM). Ent-
sprechend der Templates von McCandliss (2003) können auch diese Linien reproduziert werden.
Aus den dafür verwendeten Ionisationsverhältnissen kann die Temperatur und anhand des Ver-
satzes der Linien die Geschwindigkeit des ISM beziehungsweise des IGM ermittelt werden.

Da die FUSE-Spektren flusskalibriert sind, kann man sich zusammen mit flusskalibrierten
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5 Daten

Spektren aus dem Nah-UV und dem optischen Bereich, sowie mitPhotometriewerten im In-
fraroten einen sehr guten Überblick über den Verlauf des Kontinuums verschaffen. So lassen sich
die Rötung und die Leuchtkraft sehr genau bestimmen.

Nach Hamann & Graefener (2007) ist eine präzise Kenntnis desKontinuumsverlaufes ein mög-
licher Indikator für das Erkennen von Doppelsternen (sieheAbschnitt 8). In Abbildung 5.5 habe
ich dargestellt, wie das Kontinuum von zwei typischen O-Sternen (hier angenähert durch das
Plancksche Strahlungsgesetz) das beobachtete Kontinuum von WR+O-Doppelsternen beeinflus-
sen könnte.

Abblidung 5.5 zeigt das Modellkontinuum eines WN-Sterns (Modell-Nummer 13-15 nach Ab-
bildung 4.10) und zwei verschiedene Planck-Funktionen, die das Kontinuum eines O-Sterns mit
40000 K beziehungsweise 30000 K und einem Radius von 20R⊙ wiedergeben. Aus der Abwei-
chung ihrer Summe vom Kontinuum des WN-Sterns kann man entnehmen, dass für die Unter-
scheidung von Doppelsternkontinua von einfachen vor allemDaten im extremen UV und im
Infrarotbereich nützlich wären. Infrarot-Spektren des SPITZER Satelliten sind für WN-Sterne in
der LMC jedoch noch nicht aufgenommen oder extrahiert worden (Barniske 2008).
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5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Tabelle 5.2: Verfügbare Spektren der einzelnen Sterne

BAT99 Brey Spektra BAT99 Brey Spektra BAT99 Brey Spektra

001 01 1,9,10,12 051 42 1,10,12 100 75 6,11
002 02 1,12 054 44a 8,11 102 87 11(,10,12)
003 03 1,10,12 055 - 8,11,12,14,15,17103 87 11(,10,12)
005 04 1,9,10 056 46 1,10,12 104 76 3,6,11
006 05 12 057 45 1,10,12 105 77 6,11,12
007 06 1,8,9,10,12 058 47 8,9,10,11,12 106 82 5,16
012 10a 2,8,11,12 059 48 1,9,10,12 107 86 11,12
013 - 8,11,12,14 060 49 1,10 108 82 5,16
014 11 1,12 062 51 1,10 109 82 5
015 12 1,8,9,10,12 063 52 1,8,9,10,12 110 82 5

016 13 8,9,10,11,12 064 53 1 111 82 5
017 14 1,10,12 065 55 1,8 112 82 6
018 15 1,10,12 066 54 1,10 113 - 6,11
019 16 1,8,10,12 067 56 1,9,10,12 114 - 6,11
021 17 1 068 58 2,10,11,12 116 84 11
022 18 8,10,11,12 071 60 1,10,12 117 88 1,10,12
023 - 1,8 072 61 1 118 89 10,11,12,13
024 19 1,10,12 073 63 1 119 90 8,11,10,12
025 19a 1 074 63a 1 120 91 8,11,12,14
026 20 1,10,12 075 59 1,12 122 92 1,8,10,12

027 21 1,10,12 076 64 8,9,10,11,12,14 124 93a 1
029 23 1,10,12 077 65 10,11,12 126 95 1
030 24 8,9,10,11,12 078 65b 1,4 128 96 1,10
031 25 1,10,12 079 57 8,11,10,12 129 97 1
032 26 8,9,10,11,12 080 65c 11 130 - 8,11,12
033 - 8,11,12,14,15081 65a 1,12 131 98 1,12
035 27 1,9,10,12 082 66 1,10,12 132 99 1,10,12
036 29 1,8,9,10,12 083 - 11,12,17 133 - 8,11,12,14
037 30 1,10 086 69 1,10 134 100 1,10,12
040 33 1,8,10 088 70a 1

041 35 1,10,12 089 71 8,11,12
042 34 1,10,12 091 73 1,7,11
043 37 1,9,10,12 092 72 10,11,12
044 36 8,11,12 093 74a 11,12
045 - 8,11,12,14 094 85 1,9,10
046 38 1,10,12 095 80 8,10,11,12
047 39 1 096 81 11
048 40 1,9,10,12 097 - 11
049 40a 1,12 098 79 11
050 41 1 099 78 2,6,11

Die Nummern der Spektren sind entsprechend Tabelle 5.1.
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6 Neue WN-Sterne in der LMC

Der zur Zeit namensgebende Katalog BAT99 führt in der LMC 109WN-Sterne. Massey et al.
(2001) schreiben, dass sie einen neuen WNE-Stern gefunden haben, dies kann von Foellmi et al.
(2003) bei ihren Beobachtungen jedoch nicht reproduziert werden und ist für mich nicht nach-
prüfbar. Ein Stern, BAT99 83, wurde dagegen inzwischen als LBV klassifiziert (siehe Schnurr
et al. 2008) und sollte nicht mehr zu den WN-Sternen gezählt werden.

Bei meinen Datenrecherchen in den MAST-Archiven (siehe Abschnitt 5) bin ich zufällig auf
weitere Sterne gestoßen, die starke Emissionslinien zeigen, jedoch nicht zu Sternen gehören, die
im BAT99-Katalog verzeichnet sind.

Eine Liste dieser Sterne mit Emissionslinien findet sich Tabelle 6.1 zusammen mit ihren frühe-
ren Klassifikationen. Bedingt durch die Suchmethode, unterden vielen Spektren, die die Suchma-
schine des MAST-Kataloges ausgibt, die Spektren von bekannten WN-Sternen zu finden, liegen
diese “zufällig” gefundenen Sterne vor allem im 30Dor Komplex im zentralen Sternhaufen R136.

Tabelle 6.1: Klassifikation der Sterne mit Emissionslinien

Name Spektraltyp Literatur WN-Stern?
(HSH95) 7 O3 If*/WN6-A Massey & Hunter (1998) +
(HSH95) 11 O4 If+ Massey & Hunter (1998) ?
(HSH95) 36 O3 If* Massey & Hunter (1998) ?
(HGM93) 5b - Walborn et al. (1999) +

(P93) 409 O3-6 V Walborn & Blades (1997) -
(P9)3 644 - Rubio et al. (1998) -
(P93) 1429 O3-6 V Walborn & Blades (1997) -
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Abbildung 6.1: Optische Spektren von [P93] 1429, [P93] 409 und [P93] 644.

Abbildung 6.1 zeigt drei Fälle von Sternen mit breiten Emissionslinien. Diese scheinen wie
stark im Spektrum verrutschte He- und N-Linien (siehe Modell 06-04, in Rot eingezeichnet).
Es handelt sich jedoch um die Linien der verbotenen Sauerstoffübergänge (die stärkste Linie liegt
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bei 5009Å), die typisch sind für Nebelemission (siehe dazu auch Abschnitt 5). Die Absorptionsli-
nien und die leichte Hβ-Emission liegen ebenso wie die Nebellinien an den erwarteten Positionen
im Spektrum. Bei diesen Sternen [P93] 409, [P93] 644 und [P93] 1429 handelt es sich nicht um
Wolf-Rayet Sterne.

HSH95-7 MODEL=0.6(07-04)+0.4(08-04) shift=0.08 Eb-v =0.39
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Abbildung 6.2: Optisches Spektrum von [HSH95] 7.
.

HSH95-11 MODEL=0.5(05-04)+0.5(04-04) shift=0.55 Eb-v =0.32
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Abbildung 6.3: Optisches Spektrum von [HSH95] 11.
.

HSH95-36 MODEL=09-04 shift=0.81 Eb-v =0.36
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Abbildung 6.4: Optisches Spektrum von [HSH95] 36.
.

[HSH95] 7, [HSH95] 11 und [HSH95] 36 wurden bereits von Massey & Hunter (1998) klassifi-
ziert, [HSH95] 7 sogar als O3 If*/WN6-A. Dieser Stern muss bei der Erstellung des ein Jahr spä-
ter enstandenen Katalogs BAT99 übergangen worden sein. Aber auch [HSH95] 11 und [HSH95]
36 scheinen mit PoWR-Modellen mit normalen WN-Parametern reproduzierbar zu sein, wobei
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6 Neue WN-Sterne in der LMC

die Helium-Absorptionslinien in der Beobachtung zugegebenermaßen wesentlich schwächer sind
als in den Modellen.

[HGM93] 5b ist ein komplizierterer Fall. Er wurde im Katalogvon Walborn et al. (1999) bei
seiner Klassifikation einfach übergangen. Ein Vergleich der Spektren mit BAT99 78 – identisch
mit [HGM93] 5a – zeigt, dass sich sie Spektren bis auf einen Skalierungsfaktor von 3 sehr ähnlich
sind, aber nicht ganz (Abbildung 6.5)!

BAT99 78 (HGM93 5b)/3 MODEL=11-13 shift=-0.55 Eb-v =0.2
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Abbildung 6.5: [HGM93] 5b, BAT99 78 von Walborn et al. (1999)und passendes Modell.

Ein Abgleich mit der Aufnahme von Foellmi et al. (2003) bringt keine Klärung der Frage: Er
hat für BAT99 78 ein völlig anderes Spektrum aufgenommen (siehe Abbildung 6.6). Es handelt
sich hier möglicherweise um drei verschiedene Sterne BAT9978 a,b und c. Die Spektralanalyse
bezieht sich im Folgenden auf das Spektrum von Foellmi et al.(2003).

BAT99 78 (Foellmi) MODEL=09-04 shift=1.9 Eb-v =0.7
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Abbildung 6.6: BAT99 78 Foellmi et al. (2003) und passendes Modell.
.

Zusammenfassend ist [HSH95] 7 in jedem Fall ein WN-Stern, der berücksichtigt werden sollte,
[HSH95] 11 und [HSH95] 36 müssten noch einmal gewissenhaft neu klassifiziert werden. Zu der
Umgebung von BAT99 78 gehören mindestens zwei, wahrscheinlich jedoch drei WN-Sterne.
Hier müssten die Positionen noch einmal genau geklärt werden, vielleicht mit Hilfe von Foellmi.

Nach Schnurr (2008) ist zur Zeit eine Erhebung der O-Sterne im 30Dor-Komplex in Arbeit.
Hier werden mehrere Sterne vom Übergangstyp Of/WN berücksichtigt, die bei der Erstellung des
Katalogs BAT99 schon bekannt waren, jedoch im Gegensatz zu anderen dieser Übergangstypen
nicht aufgenommen wurden. Die Untersuchungsgruppe dieserArbeit ist demnach in Hinsicht auf
diese Übergangstypen offensichtlich systematisch unvollständig.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

7.1 Technik der Spektralanalyse

Ich habe für alle Sterne ein wrplot-Skript erstellt, in dem ich alle für den jeweiligen Stern vorhan-
denen Datensätze, die Spektren und die Photometriewerte, eingelesen und geplottet habe. In den
meisten Fällen waren die optischen Spektren normalisiert,also bin ich bei der folgenden Analyse
von diesen Spektren ausgegangen.1

Ich habe zunächst überprüft, ob der Stern einem wasserstoffhaltigen WNL-Modell oder einem
wasserstofffreien WNE-Modell entspricht. Der wichtigste Indikator dafür ist, ob die überlagerten
H-He-Linien (Blends) der Pickering-Serie des He und der Balmerserie des Wasserstoffs stärker
sind als die einfachen He-Linien. In diesem Fall trägt Wasserstoff in den Sternatmosphären zu
den Emissionslinien bei, so dass ich das WNL-Gitter gewählthabe, ansonsten habe ich das WNE-
Gitter verwendet. Das Wechseln zwischen den Gittern während der Spektralanalyse mit festge-
haltenemRt hat sehr gut funktioniert, das heißt, die Linienstärken sind trotz der verschiedenen
Endgeschwindigkeiten weitestgehend erhalten geblieben.Dies spricht für eine sinnvolle Integra-
tion der Endgeschwindigkeit in die Definition des transformierten Radius (siehe Gleichung 4.2).
Innerhalb des Gitters habe ich zunächst ein Modell gewählt,das nach Abbildung 7.1 etwa dem
Spektraltyp entspricht.
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Abbildung 7.1: Verteilung der Spektraltypen im Modellgitter

In dieser Gitterumgebung habe ich dann ein Modell gesucht, das die Äquivalentbreite der He-

1Wo die optischen Spektren absolut kalibriert waren, habe ich die Linienstärken und die spektrale Energieverteilung
(siehe unten) in den Modellen iterativ angepasst.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

Linie bei 5876Å oder der He-Linie bei 5412Å wiedergibt, da Helium in den PoWR-Modellen
am besten ausgebaut wurde (Gräfener 2007). War das erfolgreich, konnte ich entlang der gleichen
Höhenlinie dieser Äquivalentbreite in Abbildung 7.1 die Modellnummern so variieren, bis auch
die zweite Linie gepasst hat.

He I 5876
He II 5412

0.0

0.5

1.0

1.5

4.5 4.6 4.7 4.8 4.9 5.0 5.1 5.2 5.3
log (T* /K)

lo
g

 (
R

t/
R

)
5

10

20

40

60

2

10
20

40
60

T* /kK
30 40 50 60 70 80 100 120 150 200

In der Regel gibt es nur eine Modellumgebung, die beide Linien wiedergeben kann. Dann ist
es relativ leicht, innerhalb eines kleinen Gitterbereiches anhand von anderen Spektralbereichen
und -linien das am besten passende Modell zu finden.

Schwieriger war es, wenn die He-Linie nicht vorhanden war oder durch eine sich im selben
Spektralbreich befindliche interstellare Absorptionslinie verfälscht wurde. Dann musste ich große
Gitterbereiche absuchen, um das beste Modell zu finden, und hatte wenig Systematik und keine
gute Handhabe zur Überprüfung meines Ergebnisses.

Grob gilt, dass sich die Temperatur vor allem auf die Linienverhältnisse auswirkt (also He zu
He, N  zu N etc.), während der transformierte Radius vor allem die Linienstärke aller Linien
bestimmt. Dies stimmt jedoch nur bedingt und innerhalb eines kleinen Gitterbereiches.

Erst später habe ich gelernt, zwei benachbarte Modelle, diebeide in etwa passen, mit wrplot
zu interpolieren. Diese Methode habe ich jedoch für die Ergebnisse in dieser Arbeit noch nicht
angewandt.

Wenn ich ein passendes Modell für das normalisierte Spektrum gefunden hatte, habe ich die
spektrale Energieverteilung (Spectral Energy Distribution, SED) angepasst. Dazu habe ich alle
absolut kalibrierten Spektren und die Photometriewerte geplottet und den Modellfluss angepasst.

Zunächst muss die Strahlungsverdünnug durch die Entfernung beachtet werden. Die schein-
bare Helligkeit im VisuellenmV entspricht der absoluten HelligkeitMV eines Sterns in einer
Entfernung von 10 pc. Die scheinbare Helligkeit kann dann zunächst unter Vernachlässigung der
Rötung in die absolute bei der tatsächlichen Entfernung umgerechnet werden durch Subtraktion
des DistanzmodulsDM:

MV = mV − DM (7.1)

Das Distanzmodul ist ein Maß für die Entfernung. Die Entfernung der LMC beträgt etwa
DM = 18.5 (siehe Madore & Freedman 1998 und Diskussion der verschiedenen Entfernungs-
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7.2 Fehlerabschätzung

messmethoden in Van Den Bergh 2000). Die Modellspektren werden also um die Strahlungs-
verdünnung bei einer Entfernung vonDM korrigiert. Die Modelle wurden für eine Leuchtkraft
von 5.3 gerechnet (siehe Abschnitt 4). Die Leuchtkraft des beobachteten Sterns wird dann ermit-
telt durch Anpassen des Parametersshi f t, der auf den logarithmierten Strahlungsfluss des Sterns
addiert wird.

Das Gas im Interstellaren Medium (ISM) und im Intergalaktischen Medium (IGM) erzeugt
Absorptionslinien im Spektrum, von denen die meisten so fein sind, dass sie nur in den FUSE-
Spektren aufgelöst werden (siehe Abschnitt 5). Es gibt dortjedoch auch Staub von der Größenord-
nung der Wellenlängen von UV- und blauem optischen Licht, der besonders diese Wellenlängen
streut. Dieser Effekt wird als Rötung bezeichnet. Dabei wird bei 2175 Å ein Absorptionsmerkmal
erzeugt, das nur mit empirischen Gesetzen reproduziert werden kann.

Die Rötung wird aufgeteilt in einen galaktischen Vordergrundsanteil und einen Anteil, der
innerhalb der LMC entsteht. Die Vordergrundsrötung wird genähert alsEB−V = 0.03magnach
dem Rötungsgesetz von Seaton (1979). Das Rötungsgesetz fürdie LMC wurde übernommen von
Howarth (1983). Der RötungsparameterEB−V kann umgerechnet werden in das Filtersystem von
Smith (1968) nachEB−V = 1.21 · Eb−v. Der ParameterEb−v des LMC-Anteils wird dann variiert
bis das Modellspektrum die SED der Beobachtung wiedergebenkann.

7.2 Fehlerabschätzung

Bei Sternen, für die mir sowohl im UV wie auch im optischen Bereich flusskalibrierte Spek-
tren vorliegen, kann ich denshi f t-Parameter und die Rötung für ein gegebenes Modell bis auf
einen Wert von 0.01 genau bestimmen. Eine Unsicherheit von± einem Gitterschritt in der Mo-
delltemperatur entspricht einer Unsicherheit von∆ logL/L⊙ ≈ ±0.03. Wo keine flusskalibrierten
optischen Spektren vorliegen, jedoch UV-Spektren und Infrarot-Photometrie, kann ich die Rö-
tung bis auf∆Eb−v ≈ 0.03 genau bestimmen, das entspricht einer Unsicherheit in der Leuchtkraft
von ∆ log L/L⊙ ≈ ±0.1. In einem Fall hatte ich jedoch zum Beispiel nur einen einzigen Pho-
tometriewert und kein flusskalibrierte Spektren: BAT99 116. In diesem Fall sind Rötung und
Leuchtkraft freie Parameter. Hier habe ich die Rötung der nächstliegenden Sterne angenommen
und die Leuchtkraft ermittelt, beide haben jetzt Unsicherheiten von≈ ±0.1 für ein gegebenes
Modell.

In der Regel liegt die größte Unsicherheit in der Bestimmungder richtigen Modelltempera-
tur. Eine Fehlerspanne von± einem Gitterschritt ist eine Idealannahme. Ich habe die Beobach-
tungsdaten nach bestem Wissen mit den Modellen wiedergegeben, kann mich jedoch in vielen
Einzelfällen sehr im Gitterbereich irren. Ich hoffe, dass ich die Spektren nicht systematisch fehl-
interpretiere und Unstimmigkeiten systematisch falsch gewichte, insgesamt also einen statistisch
gestreuten Fehler und keinen systematischen Trend erzeugthabe. Ein möglicher systematischer
Fehler könnte die besonders wasserstoffreichen Sterne betreffen. Wie mir am Beispiel von BAT99
80 aufgefallen ist, überschätze ich in solchen Fällen vielleicht die He-Linienstärken. So ist BAT99
80 wahrscheinlich kühler und weniger leuchtkräftig als dieermittelten Parameter besagen.

Insofern sind die folgenden statistischen Auswertungen der Sterne wahrscheinlich zuverlässig,
während alle folgenden Erwähnungen von Modellparametern von Einzelsternen mit Vorsicht zu
beurteilen sind. Zudem wäre eigentlich eine Diskussion derEinzelsternspektren inklusive um-
fassender Literaturrecherche notwendig, um die Beobachtungen möglichst gut interpretieren zu
können.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

7.3 Sternparameter

Die Spektralanalyse liefert mir einige Sternparameter unmittelbar: die SterntemperaturT∗ und
der transformierte RadiusRt entsprechen den Modellnummern nach Abbildung 4.10. Die Wer-
te können aus der Tabelle am Modellgitter in Abbildung 4.10 abgelesen werden. Die Endge-
schwindigkeit beträgt in der Regel3∞ = 1000 km s−1 für Sterne, die Wasserstofflinien zeigen,
und3∞ = 1600 km s−1 für Sterne ohne Wasserstoff. In einigen Fällen zeigten Sterne jedoch Was-
serstoff, trotzdem passten die Linienprofile der WNE-Modelle mit3∞ = 1600 km s−1 besser;
hier habe ich den letzteren Wert verwendet. Die Leuchtkraftwurde in der Modellrechnung auf
logL/L⊙ = 5.3 gesetzt und wird nun durch Addition desshi f t-Parameters korrigiert. Schließlich
habe ich durch Anpassen die RötungEb−v bestimmt. Aus den genannten Sternparametern kann
ich die weiteren ableiten. Dazu habe ich ein wrplot-Skript geschrieben, das die oben genannten
Sternparameter einliest und die fehlenden berechnet. Das Skript heißt wnpar.plot.

Zur Berechnung des Sternradius verwende ich die Gleichung 4.1. Das Dividieren durch densel-
ben Zusammenhang für die Sonne kürzt alle Konstanten aus derGleichung und liefert schließlich
eine Gleichung für den Radius:

L∗
L⊙
=

( R∗
R⊙

)2
(

T∗
T⊙

)4

(7.2)

Mit dem Radius kann ich dann aus der Definition des transformierten Radius (Gleichung 4.2)
die Massenverlustrate berechnen. Dabei setze ichD = 10. Die Masse des Sterns folgt aus der
empirischen Masse-Leuchtkraft-Relation für homologe Helium-Sterne (nach Langer 1989):

log
MWNE

M⊙
= −0.158206− 0.053868 log

LWNE

L⊙
+ 0.055467

(

log
LWNE

L⊙

)2

(7.3)

Die Leuchtkraft der Sterne mit einem Wasserstoffanteil kann einen Leuchtkraft-Beitrag aus
dem Wasserstoffschalenbrennen haben, in diesen Fällen wird die Masse überschätzt (siehe Ha-
mann & Koesterke 2000). Die errechneten Parameter habe ich in Tabelle 7.4 eingetragen. Die
aktuellen Katalognummern BAT99 stehen in der ersten Spalte. In der zweiten Spalte sind die al-
ten Katalognummern von Breysacher (1981) als Referenz aufgeführt. Die Spektraltypen in Spalte
(3) habe ich aus den komplementären Studien von Foellmi et al. (2003) und Schnurr et al. (2008)
übernommen. Dabei habe ich die Spektraltypen gegebenenfalls ergänzt um ein “h”, wenn die
Sterne nach meinen Beobachtungen Wasserstoff zeigen, um ein “/WC”, wenn sie einen erhöhten
Kohlenstoffanteil zeigen (siehe unten) und um ein “rl”, wenn sie runde Linienprofile aufwei-
sen (siehe Abschnitt 10). Ich habe die wasserstoffhaltigen Sterne nicht unterschieden nach “ha”
(H in Absorbtion und Emission), “h” und “(h)”. Eine Klassifikation nach Hamann et al. (1995)
entsprechend der Linienstärke in die Untergruppen w für weak (schwach, Äquivalentbreite der
He-Linie bei 5412 Å unterschreitet 37 Å) und s für strong (stark, größere Äquivalentbreite) steht
noch aus. In Spalte (4) steht der Doppelsternstatus nach Abschnitt 8 und ein “X”, wenn die Ster-
ne Röntgenemission von kollidierenden Winden nach Abschnitt 9 zeigen. Die oben ermittelten
Sternparameter werden nacheinander aufgelistet. In früheren Studien ermittelte Temperaturen
werden zum Vergleich aufgeführt: sie werden unten noch einmal diskutiert. Spalte (14) enthält
die performance numberη, eine Effizienzzahl, die berechnet wird aus dem Verhältnis der me-
chanischen WindimpulsratėM 3∞ zu der PhotonenimpulsrateL/c. Bei O-Sternen beträgt dieses
Verhältnis≈ 1 (siehe Hillier 1996). Das bedeutet, dass jedes Photon statistisch recht genau ein-
mal an einem Gasteilchen gestreut wird. Im Fall der Wolf-Rayet-Sterne streut dieser Wert breit.
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Markant sind zum Beispiel die leuchtkräftigen Of/WN-Übergangstypen, für die die performance
number kleiner sein kann als 0.1. Bei manchen Sternen erreicht sie auch größere Werte, die jedoch
5 nicht übersteigen. Damit sind die Werte wesentlich geringer als die von Hamann & Koesterke
(2000) ermittelten, die in drei Fällen bei≈ 30 lagen und in einem Fall über 60. Die Ursache
für diese Korrektur liegt zum einen in den ermittelten höheren Leuchtkräften, deren Bestimmung
methodisch von den Temperaturen abhängt (siehe unten), undzum anderen in den geringeren
Massenverlustraten durch Annahme des erhöhten Dichtekontrastes.

In der letzten Spalte werden schließlich noch einmal die vorhandenen Spektren für jeden Stern
nach Abschnitt 5 aufgeführt.

7.4 LMC-Modelle und Elementhäufigkeiten

Ich habe für alle Sterne die bestehenden Modelle mit galaktischen Häufigkeiten angepasst und
mit diesen die Sternparameter ermittelt. Gleichzeitig habe ich jedoch bereits Studien zu Mo-
dellen mit LMC-Häufigkeiten gemacht und begonnen, das LMC-Gitter zu rechnen. So hatte ich
bald Erfahrung darin, inwiefern sich die verringerten Häufigkeiten auf die Modelle auswirken. So
werden natürlich vor allem die Stickstoff-Linien wesentlich schwächer, die N-Linie neben der
Lyman-α-Absorption kann in manchen Gitterbereichen durch die veränderte Temperaturstruktur
aber auch stärker werden. Die He-Linien können auch leicht schwächer werden. Der starke Ei-
senwald der MW-Modelle führt dazu, dass man bei den LMC-Sternen den Kontinuumsverlauf
falsch einschätzt: tendenziell ermittle ich mit Modellen mit geringeren Häufigkeiten eine klei-
nere Rötung und dadurch auch eine geringere Leuchtkraft. Mit diesen Erfahrungswerten hatte
ich einen speziellen Blick auf die verschiedenen Spektralbereiche und habe sie genutzt, um die
Sternparameter schon mit den galaktischen Modellen möglichst genau zu ermitteln.

Tabelle 7.1: Vergleich der Modellparameter mit MW- und LMC-Häufigkeiten

Spektraltyp BAT99 Brey T∗,alt [kK] log Rt,alt/R⊙ T∗,neu [kK] log Rt,neu/R⊙
WN2b 2 2 158 0.2 126 0.4
WN3 1 1 158 0.2 141 0.2
WN4 3 3 71 0.6 71 0.7
WN5h 117 88 71 1.3 71 1.1
WN6h 30 24 50 1.1 50 1.1
WN7h 89 71 56 0.8 56 0.8
WN8h 44 36 45 1.3 40 1.3
WN9h 22 18 35 1.0 35 1.0
WN9h 54 44a 40 1.3 40 1.2
WN10h 45 - 35 1.0 35 1.0
WN11h 55 - 32 1.5 32 1.5

Mit den fertigen LMC-Modellen habe ich die ermittelten Modellparameter an 10 Sternen ver-
schiedener Spektraltypen getestet. Die Ergebnisse habe ich in Tabelle 7.1 eingetragen. Es zeigt
sich, dass sich nicht viel an den Modellparametern (T∗ undRt) ändert. Prinzipiell konnte ich mit
den Erfahrungswerten zu LMC-Modellen schon mit den galaktischen Modellen die Parameter
gut bestimmen. Nur bei den heißen Sternen korrigiere ich dieermittelten Temperaturen noch
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

etwas nach unten (siehe BAT99 1 und BAT99 2 in Tabelle 7.1). Die Temperaturen waren durch
Berücksichtigung des Line-Blanketings mit galaktischen Häufigkeiten stark gestiegen (siehe Dis-
kussion unten) und müssen jetzt durch genauen Vergleich mitden LMC-Modellen wie erwartet
etwas geringer angenommen werden. Der transformierte RadiusRt bleibt in den meisten Fällen
erhalten.
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Lα N
V 

2p
-2

s

N
IV

 2
p3 -2

s2

C
IV

He
II 

3-
2

N 
IV

0

1

2

3

4

1200 1300 1400 1500 1600 1700 1800 1900

RE
L.

 F
LU

SS

He
I

He
II 

/ H
ε

He
II 

13
-4

N
IV

He
II 

12
-4

Hδ He
II 

11
-4

He
II 

10
-4

Hγ He
I

He
II 

9-
4

N
V 

4-
3

N
III

He
II 

4-
3

He
II 

8-
4

Hβ N
V 

7-
6

N
IV

He
II 

7-
4

C
IV

He
I

10x

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5

3.0

3800 4000 4200 4400 4600 4800 5000 5200 5400 5600 5800 6000

RE
L.

 F
LU

SS

Abbildung 7.2: Spektrum von BAT99 89 (blau) und angepasstesModell mit MW-Häufigkeiten
(rot).
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Abbildung 7.3: Spektrum von BAT99 89 (blau) und angepasstesModell mit LMC-Häufigkeiten
(rot).

Am Beispiel von BAT99 89 werden die Unterschiede in den Modellen deutlich (Abbildung 7.2
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7.4 LMC-Modelle und Elementhäufigkeiten

für das MW-Modell und Abbildung 7.3 für das LMC-Modell). Diebeiden Modelle in den Abbil-
dungen unterscheiden sich nur durch die Häufigkeiten und denClumping-FaktorD. Alle anderen
Parameter (Temperatur, transformierter Radius, Rötung und Leuchtkraft) sind identisch.

Im Prinzip scheint es so, als ob beide Modelle die Beobachtung in den entscheidenen Punkten
(He-Linien, Ionisationsverhältnisse, Kontinuumsverlauf) reproduzieren können. Der Eisenwald
wird jedoch in dem Modell mit LMC-Häufigkeiten entscheidendbesser wiedergegeben. Eine
einzige Linie aus der Generic-Gruppe bei etwa 1750Å wird zu stark abgeschwächt. Wie oben
erwähnt, könnte für das LMC-Modell die Rötung noch leicht verringert werden, um den Kon-
tinuumsverlauf nahe der Lyman-α-Kante zu erhalten. Die Leuchtkraft würde dann auch leicht
sinken. Die Elektronenstreuflügel (zum Beispiel der He 4-3-Linie und der He 7-4-Linie) wer-
den durch den veränderten Dichtekontrast besser getroffen.

Auffällig ist, dass obwohl manche Stickstoff-Linien mit der neuen Stickstoff-Häufigkeit repro-
duziert werden (zum Beispiel im UV-Bereich), andere viel zuschwach werden. Das Problem
mit der zu schwachen N-Linie direkt bei der zentralen Helium-Linie betrifft fast alle LMC-
Modelle. Diese Linie ist eine Resonanzlinie eines dielektrischen Übergangs. Es ist kompliziert,
sie im Modell korrekt zu implementieren.

Eine systematische Auswertung der Stickstoff- und Eisenhäufigkeiten steht noch aus. Crow-
ther & Smith (1997, Abbildung 7) haben die Korrelation des Verhältnisses der Äquivalentbreiten
von N zu N mit dem Verhältnis der Äquivalentbreiten von N zu He für galaktische und
LMC-Sterne untersucht. Die Bildung der Linienverhältnisse soll die Ergebnisse von der tempera-
turabhängigen Ionisation bereinigen. Der Unterschied zwischen MW und LMC wird bei Crow-
ther & Smith (1997) klar deutlich. Würde man auf diese Weise auch Modell-Äquivalentbreiten
eintragen, so hätte man eine Methode, die Stickstoffhäufigkeit statistisch zu überprüfen.

Ohne diese systematische Analyse kann ich aus meiner Beobachtung nur die Tendenz ableiten,
dass die allgemeine N-Häufigkeit der LMC zu gering ist für dieLMC-WN-Sterne. Wie in Ab-
schnitt 3 beschrieben, müssten die N-Häufigkeiten für galaktische Sterne theoretisch auch eher
0.8% betragen (siehe Abschnitt 3), trotzdem scheinen die 1,4% in den galaktischen Modellen die
Stickstofflinien gut wiederzugeben. Einer groben Abschätzung nach istStickstoff in WN-Sternen
demnach grundsätzlich um knapp einen Faktor von 2 angereichert: ≈ 1.4% statt 0.8% für galak-
tische und≈ 0.7% statt 0.4% für LMC-WN-Sterne.

Dies wäre vielleicht dadurch zu erklären, dass Produkte desHelium-Brennens, vor allem Koh-
lenstoff, durch die Sternrotation in eine wasserstoffbrennende Schale gemischt wurden und dort
im CNO-Zyklus in Stickstoff umgewandelt wurden. Inwiefern dieses Szenario realistisch ist,
kann ich nicht beurteilen. Venn (1999) betont, dass in der LMC, im Gegensatz zur Milchstra-
ße, starke N-Überhäufigkeiten in B-Sternen gegenüber den H-Regionen gefunden wurden. Sie
überschreiten bei B-Sternen im Gegensatz zu ihren galaktischen Gegenstücken oft die für das
erste “dredge up” vorhergesagten Werte und variieren stark. Venn (1999) zieht für die Erklä-
rung ebenfalls Sternrotation in Erwägung. Wenn der N-Wert vor der WN-Phase besonders groß
ist, dürfte das für WN-Sterne jedoch keine Rolle spielen, daer ohnehin nur einen Bruchteil der
O-Häufigkeit ausmacht (siehe Abschnitt 3).

Ein noch ausstehendes Projekt ist ein Stickstoffhäufigkeitenvergleich zwischen verschiedenen
Regionen der LMC, vor allem dem Tarantelnebel und dem zentralen Balken. Es ist ebenfalls
möglich, Feldsterne mit Sternen in Sternhaufen zu vergleichen. Schließlich sind in dieser Hin-
sicht besonders die jungen Of/WN-Sterne interessant, die noch nicht viel Zeit für Mischprozesse
hatten. So zeigt zum Beispiel BAT99 117, ein Stern mit Wasserstoff, also wahrscheinlich ein
jüngerer Stern, Stickstoff-Linien, die mit galaktischen Modell-Häufigkeiten (1.4%) gut wieder-
gegeben werden können (siehe Abbildung 7.4).
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Abbildung 7.4: Spektrum von BAT99 117 (blau) und Modell mit MW-Häufigkeiten (rot).

7.5 Vergleich mit früheren Ergebnissen

Wie in Abschnitt 4 aufgeführt, ist die wesentliche Änderungdieser Analyse der WN-Sterne in
der LMC gegenüber früheren die Implementierung des Line-Blanketings im PoWR-Code.

Die Vielzahl der Übergänge in den schweren Elementen ist so groß, dass die Linien das Kon-
tinuum im UV-Bereich regelrecht “bedecken” und trotz der geringen Häufigkeiten den Konti-
nuumsverlauf zu geringeren Intensitäten verschieben. DerFluss wird im UV zu längeren Wellen-
längen umverteilt. Während die Berücksichtigung von Line-Blanketing bei O-Sternen zu einer
Revision der ermittelten Temperaturen hin zu kühleren Modellen führte (siehe Crowther 2004),
müssen bei WR-Sternen nun höhere Temperaturen für Modelle mit Line-Blanketing angenom-
men werden, um dieselben Beobachtungsdaten wiederzugeben.

Dies wird deutlich in Tabelle 7.2: Nur für zwei der gelisteten Sterne habe ich kühlere Tempe-
raturen ermittelt als die Vergleichswerte in der Literatur. Mit Ansteigen der Temperatur sinkt der
ermittelte Wert für den transformierten Radius. Wie die Höhenlinien im Modellparameterraum
(siehe Abbildung 7.1) zeigen, bleiben die Äquivalentbreiten der He-Linien für heiße Sterne ähn-
lich, wenn man die Modelle diagonal durch den Parameterraumvariiert. Das heißt, wenn die
Temperatur um einen Gitterpunkt vergrößert wird, muss der transformierte Radius um einen Git-
terpunkt verrringert werden. So ist es nicht überraschend,dass der transformierte Radius analog
zur Temperatur korrigiert werden muss.

Mit dem verringerten transformierten Radius steigt die ermittelte Massenverlustrate. Durch den
veränderten DichtekontrastD wird sie wieder abgeschwächt: Hält man alle anderen Parameter
in Gleichung 4.2 fest, gilt für die MassenverlustratėM = 1√

D
· const. Sie wird also etwa um

den Faktor≈ 2/3 verringert, wenn sichD von 4 auf 10 erhöht. MitD wird jedoch auch die
Linienstärke leicht erhöht (siehe Abschnitt 4), was dem Effekt etwas entgegengewirkt.
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Tabelle 7.2: Vergleich der Temperatur mit und ohne Line-Blanketing

BAT99 T∗,neu [kK] T∗,lit [kK] BAT99 T∗,neu [kK] T∗,lit [kK]
001 158 89a 063 71 71a

005 178 71a 067 50 45a

007 112 100a 076 35 32a

013 35 30b 089 56 39b

015 100 89a 094 141 100a

016 45 35a 095 63 36b

019 79 71a 100 50 33b

022 35 29b 105 50 43d

030 50 40a 106 56 44e

032 50 40a 108 50 45e

033 32 35c 109 56 46e

035 89 79a 110 50 43d

036 71 79a 117 71 71a

043 63 79a 118 50 37e

044 45 34b 119 50 32b

048 89 79a 120 35 30b

055 32 28b 130 32 28b

057 79 29b 133 28 28b

058 50 40a

Tlit nachaHamann & Koesterke (2000),bCrowther & Smith (1997),cPasquali et al. (1997),dHeap et al. (1991) und

Heap et al. (1994),eCrowther & Dessart (1998)

7.6 Vergleich mit der Sternentwicklungstheorie

Für die folgende Diskussion der Bedeutung meiner Ergebnisse für die Sternentwicklungstheo-
rie habe ich alle Sterne, die nach den kommenden Abschnitten8 oder 9 in Verdacht stehen, in
ein Doppelsternsystem eingebunden zu sein, ausgeschlossen. Of/WN-Übergangstypen sind nach
Abschnitt 6 unterrepräsentiert.

In Abbildung 7.5 sind zunächst die ermittelten Modellparameter T∗ und Rt doppelt logarith-
misch aufgetragen. Zum Vergleich habe ich in Abbildung 7.6 das entsprechende Diagramm für
galaktische WN-Sterne aus Hamann et al. (2006) eingefügt. In meinen Ergebnissen für die LMC
wird eine Dichotomie zwischen wasserstoffhaltigen Sternen (rot) mit großen transformierten Ra-
dien einerseits und wasserstofffreien Sternen (grün) mit geringeren transformierten Radien an-
dererseits noch deutlicher als bei der Analyse ihrer galaktischen Pendants. Die Grenze zwischen
den beiden Gruppen liegt ziemlich scharf bei logT∗/K = 4.85.

Ich kann die Ergebnisse von Hamann et al. (2006) bestätigen,dass die Unterteilung in WNE
(early, Spektraltypen WN 2-5, eingezeichnet als Kreise) und WNL (late, Spektraltypen WN 6-10,
eingezeichnet als Dreiecke) diese Dichotomie nicht wiedergibt. Während zwar alle wasserstoff-
freien WN-Sterne vom Typ WNE sind, sind einige der heißeren wasserstoffhaltigen Sterne nicht
vom Typ WNL. Eine sinnvollere Unterteilung wären nach Foellmi et al. (2003) die aufeinander-
folgenden Entwicklungsstufen ha – h – (h) – o, wobei o Wasserstofffreiheit bedeutet. Die was-
serstoffhaltigen Sterne streuen über einen breitenT∗- und Rt-Bereich, für die wasserstofffreien
Sterne scheint dagegen eine engere Korrelation zu bestehen.
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In grauer Schraffur ist der Bereich der parameter degeneracy (Parameter-Entartung) einge-
zeichnet, in dem nach Hamann et al. (2006) Temperatur und transformierter Radius entlang der
Linien nicht eindeutig bestimmbar sind. Dieser Bereich entspricht der Gitterregion, in der nach
Abbildung 7.1 die Äquivalentbreiten der He-Linie bei 5412 Å und die der He-Linie bei 5876 Å
im Parameterraum parallel verlaufen. Ich hatte beim Bestimmen der passenden Modelle jedoch
den Eindruck, im gesamten Linienspektrum Unterschiede feststellen zu können, die eine Wahl
eines in der Regel eindeutigen Modells begründen konnten.

Ich kann ebenfalls das Ergebnis von Hamann & Koesterke (2000) bestätigen, dass der transfor-
mierte Radius, der mit der inversen Winddichte skaliert, inder LMC nicht geringer ist als in der
Milchstraße. Dies widerspricht der Erwartung, denn der liniengetriebene Wind eines Sterns sollte
opazitätsabhängig sein. Je mehr mögliche Linienübergängees gibt, desto mehr Photonenimpuls
können die Atome im Sternwind durch Absorption von der Sternstrahlung aufnehmen. Aufgrund
der geringeren Fe-Häufigkeit wäre in der LMC eigentlich ein geringerer liniengetriebener Mas-
senverlust zu erwarten. Entgegen dieser Annahme spannt sich Rt über einen größeren Bereich
von 0.0 < logRt/R⊙ < 1.7.
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Abbildung 7.7: HRD mit Entwicklungswegen von Maeder & Meynet (1994) beiZ = 0.08

Abbildung 7.7 zeigt ein HRD analog zu Abbildung 2.1. Die Entwicklungswege sind für die
LMC-Metallizität bei Z = 0.08 gerechnet worden (siehe Maeder & Meynet 1994), die LMC-
ZAMS habe ich aus den Anfangswerten von Maeder & Meynet (1994) konstruiert, die MW-
ZAMS und die MW-He-ZAMS habe ich von Hamann et al. (2006) übernommen. Nachdem ich

2Abbildung aus Hamann et al. (2006)
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zunächst viele WN-Sterne am oberen Ende der ZAMS gefunden hatte (siehe Abbildung 8.5),
musste ich sie später wegen Doppelsternverdachts ausschließen.

Im Gegensatz zu Hamann & Koesterke (2000) finde ich kaum LMC-WN-Sterne, die auf der
kühlen Seite der ZAMS liegen. Die Ursache dafür sind wahrscheinlich die ermittelten höheren
Temperaturen durch die Implementierung des Line-Blanketings.

Ebenso wie Hamann & Koesterke (2000) und Hamann et al. (2006)finde ich eine relevante
Gruppe von Sternen, die bei geringen Leuchtkräften auf der heißen Seite der ZAMS liegen. Diese
Position der Sterne im HRD kann nicht durch die Sternentwicklungsrechnungen erklärt werden.
Ebensowenig kann es sich bei allen dieser Sterne um Doppelsterne handeln, da ich alle Sterne mit
dem geringsten Doppelsternverdacht in den nächsten Abschnitten ausschließe. Eine Erklärung
für dieses Phänomen könnte eine erhebliche Anfangsrotation von3rot/3break−up & 0.3 sein (siehe
Abschnitt 2 und Mokiem 2006).

Die Trennung der wasserstoffhaltigen und der wasserstofffreien WN-Sterne in der Milchstraße
an der ZAMS (siehe Hamann et al. 2006) kann ich nicht reproduzieren. Die beiden Gruppen wur-
den vor allem auf der Leuchtkraft-Achse deutlich voneinanderer getrennt (siehe Abbildung 2.1).
Einige der wasserstofffreien WN-Sterne der LMC zeigen durchaus die gleichen niedrigen Leucht-
kräfte wie die WNE-Sterne. Wahrscheinlich lag die Dichotomie der WNE- und der WNL-Sterne
in der Milchstraße an der Methode der Entfernungsabschätzung. So wurde für viele Sterne die
Leuchtkraft skaliert anhand der Leuchtkraft weniger Sterne mit bekannter Entfernung aus der
gleichen Gruppe (wasserstofffrei/-haltig). Wie Hamann et al. (2006) bereits schreiben, warenun-
ter den WNL-Sternen bekannter Entfernung einige besondersleuchtkräftige, was wahrscheinlich
zu einer Überschätzung der Leuchtkräfte der anderen geführt hat.

Die Sterne BAT99 1, 2 und 128 (und die DoppelsternkandidatenBAT99 5 und 82, siehe Abbil-
dung 8.5) stehen offensichtlich kurz vor Explosionen als Supernovae. Vergleicht man ihre Tempe-
ratur (logT/K ≈ 5.3) mit ihrem Alter in den Sternentwicklungsrechnungen von Maeder & Mey-
net (1994), so sind sie im Fall von einer Anfangsmasse vonMinit = 120 M⊙ etwa 3.0·106 yr alt und
werden und werden schon in≈300 yr explodieren! Bei einer Anfangsmasse vonMinit = 85 M⊙
wären sie 3.5 · 106 yr alt und beiMinit = 60 M⊙ wären sie 4.0 · 106 yr alt und würden jeweils
innerhalb der nächsten≈1000 yr explodieren.

Während die Lage von BAT99 100 und BAT99 110 im HRD nach den Entwicklungsrech-
nungen von Maeder & Meynet (1994) mit einer Anfangsmasse vonMinit ≈ 85 M⊙ beschrie-
ben werden kann, muss für BAT99 33 nach diesen Rechnungen voneiner Anfangsmasse von
Minit ≈ 120 M⊙ ausgegangen werden. Dies passt nicht zu der wesentlich geringeren Masse von
M ≈ 59 M⊙, die ich ermittelt habe.

Ein Vergleich der Sternparameter mit den Entwicklungswegen im HRD kann in die Irre führen,
da die Dauer der Entwicklungsschritte nicht beachtet wird.Ein Ausweg ist die Berechnung einer
künstlichen Population analog zu Hamann et al. (2006). Diessteht für die WN-Sterne in der LMC
noch aus.

Abbildung 7.8 zeigt die Massenverlustraten in Abhängigkeit von der Leuchtkraft. Nugis &
Lamers (2000) ermittelten empirisch auf der Basis von Radiomessungen und anderen spektros-
kopischen Aschätzungen der Massenverlustraten:

log Ṁ/(M⊙ yr−1) = −11.0+ 1.29 logL/L⊙ + 1.74 logY + 0.47 logZ (7.4)

Y ist der Heliummassenbruchteil undZ der Massenbruchteil der Metalle. Analog zu Hamann
et al. (2006) zeichne ich diese Relation fürY = 1 (kein Wasserstoff, grün) undY = 0.6 (40% Was-
serstoff, rot) ein. Die Sterne sollten sich dann dazwischen befinden.Grundsätzlich sind alle von
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7.6 Vergleich mit der Sternentwicklungstheorie

mir ermittelten Massenverlustraten zu klein für die ermittelten Leuchtkräfte – beziehungsweise
die Leuchtkräfte sind zu groß.

Ein Grund für die Streuung voṅM könnte neben dem Wasserstoffanteil in dem verschiede-
nen Clumping der Winde liegen. Es ist jedoch eher davon auszugehen, dass diese ähnlich ist
für ähnliche Sterne (siehe Hamann & Koesterke 2000). Es scheint, als ob bei gleichen Leucht-
kräften verschiedene Massenverlustraten möglich sind. Umdie Massenverlustrate zu vergrößern
müsste manD kleiner annehmen – und ich hatte gerade erst gute Gründe,D zu erhöhen (siehe
Abschnitt 4).
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Abbildung 7.8: Massenverlustrate über der Leuchtkraft.

Einige der wasserstoffzeigenden Sterne scheinen auf einer Geraden zu liegen, die parallel zu
der erwarteten mitY = 0.6 liegt. Für diese Sterne könnte man prüfen, ob ihre Spektrenmit hohem
Wasserstoffmassenbruchteil undY ≈ 0.4 zu reproduzieren sind und wo die Relation fürY = 0.4
nach Nugis & Lamers (2000) liegen würde.

Ähnlich wie bei dem transformierten Radius (siehe oben) istzu erwarten, dass die Massen-
verlustraten in der LMC tendenziell geringer sind als in derMilchstraße. Kudritzki et al. (1989)
ermitteln den Zusammenhang zwischen Metallizität und Massenverlustrate als

Ṁ ∝ Z0.5. (7.5)

Crowther (2007) berichtet dagegen von einem Exponenten von0.8±0.2. Tatsächlich erreichen
die LMC-WN-Sterne nicht Massenverlustraten von bis zu logṀ/(M⊙ yr−1) = −3.8 wie in der
Milchstraße (nach Hamann et al. 2006). Die maximalen Werte betragen hier≈ −4.3. Der Unter-
schied ist größer als durch den korrigierten Massenkontrast erklärt werden kann: Dies kann nur
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zu einer Differenz von log(
√

4/
√

10)≈ −0.2 führen.

7.7 WN/WC-Übergangstypen

Zwei der WN-Sterne in der LMC wurden klassifiziert als Übergangstypen WN/WC. BAT99 36
war bereits als solcher im Katalog BAT99 verzeichnet und wurde von Foellmi et al. (2003) be-
stätigt, BAT99 88 kam durch die Ergebnisse der gleichen Studie noch hinzu. Dieser Stern hat
möglicherweise auch leicht rotationsverbreiterte Linien(vergleiche Abschnitt 10).

In der komplementären Studie der WNL-Sterne von Schnurr et al. (2008) wurde bei der Klas-
sifikation nicht auf die Kohlenstofflinien geachtet, die meisten Spektren umfassten die entschei-
denen Wellenlängenbereiche nicht. Ich finde sechs Sterne aus dieser Untersuchungsgruppe, die
ebenfalls erhöhten Kohlenstoff zeigen, siehe Tabelle 7.3. Ich vermerke bei diesen Sternen den
Zusatz “WC” in der Klassifikation, obwohl keine der beobachteten Linien die starken relati-
ven Linienflüsse von 10 wie bei BAT99 36 erreichen. Fünf der neu klassifizierten Sterne mit
angereichtertem Kohlenstoff haben aber entweder Wasserstofflinien oder sind sogar als Of/WN-
Übergangstypen klassifiziert worden! BAT99 92 ist zwar nun als WN3-Stern klassifiziert worden,
galt aber als WN6 und ist damit auch Teil der Untersuchungsobjekte von Schnurr et al. (2008).

Tabelle 7.3: WN/WC-Übergangstypen

bekannt:
BAT99 36 WN4/WCE
BAT99 88 WN4b/WCErl
neu:
BAT99 12 WN6/Of/WC
BAT99 68 Of/WN7/WC
BAT99 81 WN5h/WC
BAT99 92 WN3:b/WCrl
BAT99 93 Of/WN6/WC
BAT99 99 Of/WN6/WC

BAT99 12 ist sicher ein interessanter Fall. Er zeigt leichteLinienvariationen, die möglicher-
weise nicht durch ein Doppelsternsystem, sondern durch Eigenrotation entstehen, ähnlich wie bei
η Carina. Möglicherweise variiert hier auch die blaue Flankeder He-4686 Å-Emission, das heißt
genau die CIII-Linie bei 4650 Å (Schnurr 2008). Leider ist bei diesem Stern als einzigem das
Spektrum vom AAO unvollständig (siehe Abschnitt 5) und es war auch der einzige, bei dem der
Datentransfer der Spektren von Schnurr nicht funktionierthat. Mir liegen Daten von den zwei
Kohlenstofflinien im Optischen und im UV vor, ich habe jedoch keinen vollen Vergleich zu den
Linienstärken der anderen Linien. Da dieser Stern ein so genannter runaway, ein Wegläufer ist
(siehe Schnurr et al. 2008), der wahrscheinlich durch die Explosion seines Doppelstern-Begleiters
aus seinem Sternhaufen geschleudert wurde, ist eine chemische Pekularität hier nicht verwunder-
lich.

Von BAT99 68 fehlt mir im optischen Spektrum der Bereich der C-Linie, die Linie im UV
ist jedoch sehr breit und absorbiert hier das Kontinuumslicht vollständig! (siehe Abbildung 7.9)
BAT99 68 liegt jedoch in einer sehr dichten Gegend, nicht weit von ihm liegt BAT99 69 vom Typ
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WC4.
BAT99 81 zeigt viel Wasserstoff, die im Modell angenommenen 20% scheinen noch zu mode-

rat. Die Stickstoffhäufigkeit entspricht derjenigen der galaktischen Sterne und der Kohlenstoff ist
leicht überhäufig (siehe Abbildung 7.10). Das UV-Spektrum dieses Sterns von IUE ist schlecht,
sehr verrauscht und mit fragwürdigem Kontinuumsverlauf. Hier kann ich die C-Linienstärke nicht
klären.

Bei BAT99 93 und BAT99 99 ist im UV die C-Linie stärker als der He-Übergang 3-2. Die
optische C-Linie ist in beiden Fällen nicht mehr im Bereich der mir vorliegenden Spektren.
Der Stickstoffanteil dieser Sterne scheint für die LMC normal, beide zeigen H-Absorptionslinien.
BAT99 92 wird von einem B-Überriesen überstrahlt (Schnurr 2008). Die C-Emission könnte auch
von diesen Sternen stammen.

Der C-Anteil ist in jedem einzelnen Fall fraglich. Könnte erjedoch mit etwas mehr Sicherheit
festgestellt werden, wäre das eine interessante Herausforderung für die Theorie der Sternent-
wicklung. Denn diese Beobachtungen widersprechen den verbreiteten Vorstellungen. So werden
normalerweise Sterne beobachtet, die sich scheinbar in einem Übergangsstadium von der frühen
O-Stern-Phase zur WN-Phase befinden: WN-Sterne mit Wasserstoffanteil oder die Typen Of/WN.
Ebenso gibt es Sterne, die möglicherweise einen Übergang WN/WC abbilden. Diese Übergänge
sind meines Wissens jedoch noch nicht gleichzeitig beobachtet worden. Die Of/WN/WC-Sterne
müssen sich im Heliumbrennen befinden und Fusionsprodukte in die noch wasserstoffhaltige
Hülle mischen, ohne dass der Kohlenstoff irgendwo in einem CNO-Prozess zu Stickstoff umge-
wandelt wird. Dieser Fall ist vor allem bei BAT99 81 zu prüfen.

Die Sterne vom Typ Of/WN6 sind dagegen noch sehr jung und im CNO-Brennen vielleicht
noch nicht so weit fortgeschritten. So ordnet Walborn die O-Sterne in die chronologische Reihe
OC – O – ON (siehe zum Beispiel Walborn & Panek 1985). Bei BAT9993 und 99 handelt es sich
wahrscheinlich eher um OCf/WN6-Typen als das oben notierte Of/WN6/WC.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse
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7.7 WN/WC-Übergangstypen
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8 Doppelsterne

8.1 Identifikation von Doppelsternen

Es ist leichter, einen WR-Stern zu finden, als ihm anzusehen,ob er in einem Doppelsternsystem
entstanden ist. Für die Erklärung der Sternentwicklung spielt dies jedoch eine wichtige Rolle.

Zwei gängige Kriterien für die Einordnung als Doppelstern,“d.e.l.” und “a” für diluted line
emisssion, also abgeschwächte Linien, undabsorption features, das heißt Absorptionslinien im
Spektrum, werden durch die Ergebnisse von Non-LTE-Modellrechnungen angezweifelt (siehe
Hamann & Graefener 2007).

So zeigen PoWR-Modelle, dass für viele WN-Sterne Absorptionslinien (a) schon aus dem
Sternwind eines einfachen Sterns erwartet werden, die Vorhersage von Absorptionslinienstärken
in einem Modell, das an die Emissionslinien eines Sterns angepasst wurde, übertrifft die beob-
achtete Absorption sogar tendenziell.

Schwache Linien (d.e.l.) können im Fall eines Doppelsternsbedeuten, dass ein zweiter Stern
stark zu dem Kontinuumsfluss beiträgt. Wenn dann die Linien beim Normieren statt durch das
Kontinuum des WR-Sterns durch die Kontinuumssumme beider Sterne dividiert wird, werden sie
zu schwach berechnet. Ebenso können schwache Linien von denPoWR-Modellen problemlos
vorhergesagt werden. Die Linienstärke entspricht im Wesentlichen dem Parameter des transfor-
mierten RadiusRt, also vor allem der Massenverlustrate (siehe Gleichung 4.2). Ein d.e.l.-Stern ist
dann ein einfacher WR-Stern mit einer geringeren Massenverlustrate.

Abbildung 8.1 zeigt das Linienspektrum von WR 10, einmal normiert mit dem beobachteten
Kontinuumsverlauf (links) und einmal mit der Annahme, dassein zweiter Stern innerhalb eines
Doppelsternsystems 50% zum Kontinuum beigetragen hat (rechts). Beide Annahmen reproduzie-
ren die Beobachtung.
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8.1 Identifikation von Doppelsternen

Sind die Sterne im BAT99 Katalog also als “d.e.l.” oder als “a” klassifiziert worden, erkenne
ich dies nicht als eindeutiges Ergebnis an. Ich führe diese Sterne von nun an als mögliche, nicht
aber als eindeutige Doppelsterne (siehe Tabelle 8.1) mit einem “?” als Vermerk.

Eine weitere Option, Doppelsterne zu ermitteln, haben in letzter Zeit Foellmi et al. (2003) und
Schnurr et al. (2008) genutzt: die Messung der Variabilitätder radialen Geschwindigkeiten der
Sterne. Wenn die Sterne umeinander kreisen, kann sich ihre Geschwindigkeit in Beobachtungs-
richtung um einen messbaren Betrag ändern. Die radialen Geschwindigkeiten werden durch die
Verschiebung der Linien gegenüber den Laborwellenlängen als Dopplereffekt gemessen. Auf die-
se Weise kann auch die Periode des rotierenden Doppelsternsystems ermittelt werden. Eine ge-
messene Periode erkenne ich als hinreichende Bedingung fürdie Diagnose Doppelstern an. Alle
Perioden von WN-Doppelsternen in der LMC, die ich in der Literatur gefunden habe, führe ich
in Tabelle 8.1 auf.

Die Feststellung einer periodischen Variabilität in den radialen Geschwindigkeiten auf Zeit-
skalen von wenigen Tagen bis zu wenigen hundert Tagen ist eindeutig interpretierbar als Doppel-
stern. Wenn umgekehrt bei dieser Untersuchung keine Variabilität gemessen wird, kann trotzdem
ein Doppelstern nicht ausgeschlossen werden.

Doppelsterne können aus verschiedenen Gründen bei dieser Methode übersehen werden: Wenn
die Periode zu lang ist, die Exzentrität zu groß, die Masse des Begleiters zu klein ist oder wenn die
Orbitalebene fast senkrecht zur Beobachtungsrichtung steht und keine Dopplerverschiebung ent-
steht. Um die Anzahl der verpassten Doppelsterne abzuschätzen, erstellten Foellmi et al. (2003)
eine synthetische Gruppe an Doppelsternen verschiedener Massen, Perioden, Exzentritäten und
Beobachtungswinkel und streuten sie statistisch. Sie berechneten die Variabilität in den radialen
Geschwindigkeiten dieser Systeme, legten ein künstlichesRauschen auf die entstehenden Spek-
tren und testeten, ob sie die radiale Verschiebung feststellen konnten. Sie fanden, dass sie etwa
35% der Doppelsterne mit Perioden bis 100 d übersehen haben.

Einige Sterne zeigten Spektren, die Merkmale aufwiesen, die ich in der Spektralanalyse nicht
mit den PoWR-Modellen für einfache Sterne reproduzieren konnte.

Ein Beispiel dafür ist BAT99 59. Dieser Stern zeigt He-Emissionslinien. Diejenigen Linien,
die mit H-Linien zusammenfallen, zeigen gleichzeitig schmale Absorption mitten in der He-
Linie, siehe dazu Abbildung 8.2.
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Abbildung 8.2: Ein Ausschnitt aus dem Spektrum von BAT99 59.

1Abbildung von Hamann & Graefener (2007).
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8 Doppelsterne

Tabelle 8.1: Doppelsterne

BAT99 BAT99 Foellmi Schnurr Merkmale im Sicherer
No. Periode Spektraltyp Periode Spektraltyp Periode Spektrum Doppelstern
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)
005 +OB? - ?
006 2.0da +O6-7 +

012 3.2d +

014 +OB? - (+OB) ?
019 +OB? 17.99d +O5 +

021 +OB? - (+OB) ?
027 +B1? - (B1IA) + +

029 2.2d +OB +

031 ? ?
032 1.9db 1.9d +

040 +O? - ?
042 (+B3)? - (B1IA) + +

043 +OB? 2.8d +OB +

049 34.0dc +O6 31.7d +O8V +

059 +B? ?4.7d +O8 + +

060 +OB? - ?
063 +abs? - ?
064 +OB? 37.6d +O9 +

067 +OB? - ?
071 2.3d +O8 +

072 ? +O3 +

077 3.0db 3.0d +

078 (+O8V) ?
079 +OB? - ?
086 +O9 ?
092 4.3db +B1 4.3d + +

095 2.1d +

099 92.6d +

102 - ?
103 2.8db +O 2.8d +

107 52.7db - ?
108 ? ?
109 ? ?
113 4.7d +

116 ? +

117 +B? - ?
118 ? ?
119 25.2db 158.8d +

126 +O7? ??25.5d +O8 +

129 2.76d +O +

(2) Doppelstern nach dem Katalog BAT99, mit Perioden vonaNiemela (1995),bMoffat (1989) (zur Verwechslung von
BAT99 102 & BAT99 103 siehe Schnurr et al. 2008),cNiemela (1991).
(4) Doppelstern nach Studien von Foellmi et al. (2003) oder (6) nach Schnurr et al. (2008).
(7) Merkmale für einen Doppelstern im Spektrum nach eigenemDafürhalten.
(8) Ein Stern wird als sicherer Doppelstern gesehen, wenn entweder eine Periode gemessen wurde oder das Spektrum
nur für einen Doppelstern erklärt werden kann.
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8.1 Identifikation von Doppelsternen

Das markanteste Doppelsternspektrum hat wohl BAT99 42. Abbildung 8.3 zeigt einen Aus-
schnitt aus diesem Spektrum. Man sieht stark verbreitete He Linien, die nach unserer Metho-
de einer Rotationsverbreiterung von 2000 km s−1 entsprechen würden (siehe dazu Abschnitt 10).
Selbst in den He-Emissionslinien gibt es starke, schmale H und He -Absorptionslinien. Mit
dem Auftauchen sowohl von breiten, runden Emissions- als auch schmalen Absorptionslinien
unterscheidet sich dieser Stern von den anderen, die ich alsmögliche Rotationssterne eingeord-
net habe. Möglich ist, dass es sich hier um einen Doppelsternhandelt mit einem Rundlinienstern
und einem Begleiter, der die schmalen Absorptionslinien erzeugt.
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Abbildung 8.3: Ein Ausschnitt aus dem Spektrum von BAT99 42.Bei diesem Stern muss es sich
um einen Doppelstern handeln.

BAT99 108 und BAT99 109 zeigen in separat gemachten Aufnahmen identische Spektren (sie-
he Abbildung 8.4). Ich nehme an, dass das beobachtete Spektrum die Summe der beiden Einzel-
spektren ist, wobei die Sterne wahrscheinlich nur sehr naheund nicht aufgelöst sind und nicht gra-
vitativ gebunden. Trotzdem werde ich sie im Folgenden als Doppelsterne betrachten. Im nächsten
Abschnitt beschreibe ich jedoch noch Hinweise auf ein tatsächliches Doppelsternszenario.
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Abbildung 8.4: Spektren von BAT99 108 und BAT99 109

Weitere Methoden, mit denen man zum Beispiel Sterne mit Wind-Wind-Stößen identifizieren
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8 Doppelsterne

kann, sind meines Wissens nach nicht systematisch angewandt worden. Dazu gehören Variabili-
tät in den P-Cygni-Profilen, abgeflachte Emissionslinien und ein Übermaß an IR-Strahlung durch
Staubbildung in der Kollisionszone (siehe Pittard et al. 2005). Eine andere Methode zum Auf-
finden von Doppelsternen sind die Röntgenemissionen der Sterne, die ab einer gewissen Stärke
nur durch Wind-Wind-Stöße in einem Doppelsternsystem erklärt werden kann. Eine Analyse der
Röntgendaten zu den Sternen findet sich im nächsten Abschnitt 9.

8.2 Fehler bei der Spektralanalyse von Doppelsternen

Bei einzelnen Doppelsternen kann es zu einem phasenabhängigen Emissionsexzess wegen der
Wind-Wind-Stöße kommen, wie zum Beispiel bei BAT99 19, 43, 64, 71 und 129 (siehe Foell-
mi et al. 2003) oder BAT99 119 (Schnurr 2008). Die Äquivalenzbreite schwankt im letzten Fall
durch den exzentrischen Orbit der Umlaufbahn zwischen 65 Å (Periapsis, die Sterne sind sich am
nächsten) und 55 Å (Apoapsis, die Sterne sind am weitesten voneinander entfernt). Das gleiche
Phänomen liegt wahrscheinlich auch bei BAT99 99 vor. Damit kann das Emissionslinienspektrum
um 15% überschätzt werden. Für eine phasenaufgelöste Analyse der Spektren könnte man für
diese beiden Sterne die Daten der Variabilitätsmessungen von Foellmi et al. (2003) und Schnurr
et al. (2008) erfragen.

Trägt ein zweiter Stern zum Kontinuumsfluss bei, so werden die Linienstärken gegenüber den
eigentlichen Stärken abgeschwächt (siehe dazu Abbildung 8.1). Da die Linienstärke vor allem
dem transformierten Radius entspricht, wird bei Doppelsternen, deren Kontinuum nicht um den
Beitrag des Zweitsterns korrigiert wird, die Massenverlustrate systematisch unterschätzt. Die
Leuchtkraft wird dagegen überschätzt.
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Abbildung 8.5: HRD inklusive Doppelsterne.

Ein Blick auf das Herzsprung-Russell-Diagramm (Abbildung8.5), in dem die bekannten Dop-
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8.2 Fehler bei der Spektralanalyse von Doppelsternen

pelsterne in Gelb und Türkis, je nach Wasserstoffanteil, eingetragen sind, zeigt, dass sie statis-
tisch wesentlich leuchtkräftiger sind als einfache Sterne(in den folgenden Abbildungen sind auch
schon Sterne als Doppelsterne markiert, die erst im nächsten Abschnitt 9 als solche eingeordnet
werden). Eine grobe Abschätzung, bei der der Zweitstern etwa genauso hell ist wie der WN-
Stern, würde bedeuten, dass man nicht die LeuchtkraftL des WN Sterns, sondern 2L beobachtet.
In logarithmischer Auftragung bedeutet das log(2L)/L⊙ = logL/L⊙ + log 2≈ log L/L⊙ + 0.3.

Die Effekte auf die Leuchtkraft und die Massenverlustrate sind jedoch nicht separat betracht-
bar. Für eine sinnvolle Analyse eines Doppelsterns bräuchte ich eine Abschätzung des Spek-
traltyps des Begleiters, wie sie Foellmi et al. (2003) für die WNE-Sterne machen. Dann könnte
ich ein so genanntes composite spectrum synthetisch erstellen, indem ich für den Begleiter eine
typische Temperaur und einen typischen Radius eines Nullalter-Hauptreihensterns diesen Typs
annehmen und die Schwarzkörperstrahlung dieses Sterns vomKontinuumsfluss des Doppelstern-
systems subtrahieren würde. Auf diese Weise werden die Stärken der Linien im normalisierten
Spektrum – das dann nur noch im Verhältnis zu dem bereinigtenWN-Stern-Spektrum berechnet
wird – größer. Das bedeutet aber nicht nur die beschriebene höhere Massenverlustrate, sondern
wahrscheinlich auch eine größere Sterntemperatur. Diese kann wiederum dazu führen, dass die
Leuchtkraft gegenüber der Nicht-Beachtung des Begleiterssogar steigt!

Insofern sind alle für die markierten Doppelsterne ermittelten Parameter wahrscheinlich stark
verfälscht. Nur für Sterne, bei denen der Begleiter wenigerals≈ 10% zum beobachteten Fluss
beiträgt, könnten die Ergebnisse aussagekräftig sein. Dies ist nach Schnurr (2008) bei BAT99
118 der Fall, was ihn mit logL/L⊙ ≈ 6.8 zu dem leuchtkräftigsten der untersuchten und mit
M ≈ 109 M⊙ zu einem der massereichsten bekannten Sterne macht.

Einige Sterne stechen aus dem HRD heraus, namentlich BAT99 27, BAT99 42 und auch BAT99
92. Für alle drei Sterne war es mir unmöglich, überhaupt die Beobachtungsspektren zu reprodu-
zieren. Die ermittelten Parameter haben hier gar keine Aussagekraft. In allen anderen Fällen
scheint die grobe Abschätzung, etwa 0.3 von der logarithmisierten Leuchtkraft abzuziehen, sinn-
volle Werte zu ergeben.

Abbildung 8.6 zeigt die Massenverlustrate in Abhängigkeitvon der Leuchtkraft wie schon
Abbildung 7.8, jedoch diesmal inklusive der Doppelsterne.Hier wird noch einmal deutlich,
dass die Doppelsterne gegenüber den einfachen Sternen nachoben entlang der Leuchtkraftska-
la verschoben sind. Das entspricht dem oben diskutierten Effekt. Nach diesem Diagramm reicht
∆ log L/L⊙ ≈ 0.3 jedoch nicht aus, um den Fehler in der Leuchtkraft abzuschätzen, er muss
größer sein. Die Massenverlustrate scheint dafür bei den meisten Doppelsternen innerhalb des
Bereichs zu liegen, den auch einfache abdecken.

Auch nach dem vorläufigen Ergebnis von Pasemann (2008) zu denSternen der SMC reicht
∆ log L ≈ 0.3 nicht zur Erklärung der hohen Leuchtkräfte aus (siehe Abbildung 8.7). Wenn diese
Ergebnisse sich bewähren, müssen vielleicht weitere Mechanismen in Erwägung gezogen werden
um die Leuchtkräfte zu interpretieren.

Denkbar wäre Folgendes: Die Strahlung des zweiten Sterns trägt zur Ionisation der äußeren
Schichten des Sternwindes bei, und eine höhere Ionisation bedeutet, dass wir die Beobachtungs-
daten mit einem Modell mit höherer Temperatur wiedergeben.Nimmt man wiederum eine höhere
Temperatur an, braucht man mehr Leuchtkraft, um dieselben flusskalibrierten Spektren und Pho-
tometriemarken zu erreichen. Die Sterne würden im HRD nach rechts unten rücken.

Eine Möglichkeit, den Effekt der Ionisation durch den zweiten Stern theoretisch abzuschätzen
wäre, die Randbedingungen für den äußeren Rand des Sternwinds so zu setzen, dass sie die
Einstrahlung des zweiten Sterns modellieren. Dann giltIν(µ < 0, r = Rmax) , 0.

Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC 87



8 Doppelsterne

1

2

3

5

6

7

12

13

14

15

16

17

18

19

21

22

23

24

25

26
27

29
30

31

32

33

35

36

37

40

41
42

4344

45

46

47

48

49

50

51
54

55
56

57 58

59

60

62

63

64

65

66

67

68
71

72

73

74

75

76

77

78

79

80

81

82

86

8889

91

92

93

9495

96

97
98

99

100

102103

104 105

106

107

108

109

110

111

112

113

114

116

117

118
119

120

122

124

126128

129

130

131132
133134

0%H 20%H

WNL

WNE

WNE-Dop.

WNL-Dop.

-6.0

-5.5

-5.0

-4.5

-4.0

5.0 5.5 6.0 6.5 7.0 7.5
log (L /L )

lo
g

 [
Ṁ
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Abbildung 8.7: Vorläufiges HRD der WN-Sterne in der SMC2

2Abbildung von Pasemann (2008), Entwicklungswege wie in Abbildung 7.7.
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8.3 Doppelsternhäufigkeit

8.3 Doppelsternhäufigkeit

Entsprechend der Vorhersagen sind der Massenverlust und die Ensgeschwindigkeit des linien-
getriebenen Winds der WR-Sterne metallizitätsabhängig (siehe Gleichung 7.5). Dies konnte ich
auch an den Massenverlustraten in Abbildung 7.8 tendenziell bestätigen. In einer Umgebung
mit geringerer Metallizität wie der LMC sollte es demnach weniger WR-Sterne geben als in
der Milchstraße. Entsprechend den Sternentwicklungsrechnungen der Genfer Sternentwicklungs-
gruppe (Maeder 1998, zitiert nach Foellmi et al. 2003) muss die Anfangsmasse eines Sterns dann
in der LMC 35 M⊙ betragen (gegenüber den 25 M⊙ in der Milchstraße). Bei der geringeren Me-
tallizität Z der LMC (siehe Abschnitt 3) bedeutet dies, dass das Verhältnis WR/O, also der Anteil
der O-Sterne, der zu WR-Sternen wird, geringer sein muss.

Obwohl dies tatsächlich beobachtet wird (mit (WR/O)MW = 0.10, (WR/O)LMC = 0.05 und
(WR/O)SMC = 0.02, Foellmi et al. 2003), ist der Anteil der WR-Sterne immer noch höher, als von
Sternentwicklungsmodellen vorausgesagt wurde (siehe Maeder & Meynet 1994). Eine Erklärung
ist, dass die Sterne als Doppelstern durch Roche-Lobe Overflow (RLOF) zu Wolf-Rayet-Sternen
werden.

Bartzakos et al. (2001) nehmen nun an, dass der Anteil der Sterne, die durch RFOF zu WR-
Sternen werden (WRBIN, BIN steht für Binary, englisch für Doppelstern), unabhängig ist von der
Metallizität. Sie ermitteln empirisch für mehrere Galaxien

WRBIN/O ≈ 0.021. (8.1)

Erweitert man den BruchWRBIN/WRzu

WRBIN

WR
=

WRBIN/O
WR/O

(8.2)

nimmtWRBIN/O als universell und bekannt an und ermitteltWR/O durch einfaches Abzählen,
dann kann man eine Vorhersage für den Anteil der WR-Sterne treffen, der durch RLOF entstanden
sein muss. Das VerhältnisWR/O abzuzählen ist zuverlässiger, als dem WR-Stern anzusehen,ob
er durch RLOF entstanden ist (WRBIN/WR). Die von Foellmi et al. (2003) dazu berechneten
Werte zitiere ich in Tabelle 8.2. Foellmi et al. (2003) betonen, dass die theoretische Doppel-
sternhäufigkeit eher eine Untergrenze beschreibt, da jederFund eines weiteren WR-Sterns die
Vorhersage erhöhen würde.

Tabelle 8.2: Metallizitätsabhängige Ausgangsbedingungen für WR Sterne.3

AnfangsmasseWR/O WRBIN/WR
MW 25 M⊙ 0.104 0.20± 0.32
LMC 35 M⊙ 0.05 0.41± 0.13
SMC 45 M⊙ 0.21 0.98± 0.06

Schnurr et al. (2008) finden 8 Doppelsterne unter 41 WNL-Sternen mit einer Häufigkeit von
8/41 ≈ 20%. Foellmi et al. (2003) finden sehr ähnlich unter 61 WNE-Sternen 11 Doppelsterne
und damit eine Doppelsternhäufigkeit von 11/61 ≈ 18%. Dieses Ergebnis reproduziert den er-
warteten Wert von 41±13% noch nicht. Die Fehlerspanne beträgt nach Foellmi et al.(2003, siehe
auch oben) etwa 35%. Damit liegt der Erwartungswert jedoch innerhalb der Fehlergrenzen.

3Tabelle nach Foellmi et al. (2003)
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8 Doppelsterne

Mit der oben genannten erweiterten Recherche ermittle ich 23 sichere Doppelsterne und 17
weitere mögliche Kandidaten. Für 108 bekannte WN-Sterne inder LMC bedeutet das einen An-
teil von≈ 21−37%, also knapp weniger als das von Foellmi et al. (2003) vorhergesagte Minimum
von 41± 13%. Inklusive der Fehlerspanne von Foellmi et al. (2003) wird mit (21± 35)% der Er-
wartungswert durch die Beobachtung reproduziert.

Zum Vergleich möchte ich erwähnen, dass Bartzakos et al. (2001) unter WC/WO-Sternen eine
Häufigkeit von 3/24≈ 13% finden. Die Doppelsternhäufigkeit werde ich am Ende des folgenden
Abschnitts 9 noch einmal aufgreifen.

8.4 Doppelstern-Entwicklung

Im Folgenden Abschnitt beschreibe ich die Entwicklung eines Doppelsternsystems, wie sie von
de Loore & van Rensbergen (2005) dargestellt wird.

Zwei Sterne mit den MassenM1 und M2 rotieren mit der PeriodeP um den gemeinsamen
MasseschwerpunktC, die große Halbachse der Ellipsenbahn ista. Dann kann man nach dem
Roche-Modell die Äquipotentialflächen ausdrücken als

Φ = − G · M1
√

[x− M2
M1+M2

a]2 + y2 + z2
− G · M2

√

[x− M1
M1+M2

a]2 + y2 + z2
− 1

2
·Ω2

B · [x
2+y2] = const. (8.3)

Abbildung 8.8: Roche Potential für einen Doppelstern.4

Die FunktionΦ hat fünf Sattelpunkte, an denen sich Gravitations- und Zentrifugalkraft genau
die Waage halten. Diese Punkte nennt man Lagrange-Punkte. Drei der Lagrange-Punkte liegen
auf der Geraden durch die Sternzentren, der wichtigste,L1, liegt zwischen den Sternen.

Die Äquipotenzialfläche, die durchL1 geht, nennt man Roche-Grenze (engl. Roche lobe). So
lange der Radius eines Sterns kleiner ist als die Roche-Grenze, ist er stabil. Wächst er im Laufe

4Quelle: Author: Marc van der Sluys, 2006. http://hemel.waarnemen.com/Informatie/Sterren/hoofdstuk6.html#h6.2
einesehen am 23.05.08
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8.4 Doppelstern-Entwicklung

seiner Entwicklung über die Roche-Grenze hinaus an, fließt Materie über zu seinem Begleiter.
Der Prozess des Ausfüllens der Roche-Grenze heißt Roche-Lobe Overflow (RLOF).

De Loore & van Rensbergen (2005) rechnen die Sternentwicklung in Doppelsternsystemen
wie folgt: Sie nehmen für beide Sterne eine Entwicklung analog zu der von Einzelsternen an und
berechnen diese in Zeitschritten. Sobald sich die Hülle voneinem der Sterne über die Roche-
Grenze hinaus ausdehnt, nehmen sie diesen Anteil von der Hülle des einen Sterns und fügen
sie dem zweiten hinzu. Unter diesen veränderten Bedingungen berechnen sie dann den nächsten
Zeitschritt.

Das Ergebnis dieser Rechnungen wird in Abbildung 8.9 dargestellt.

Abbildung 8.9: HRD mit Doppelstern-Entwicklungswegen.5

Die Berechnungen in Abbildung 8.9 nehmen an, dass die gesamte Masse im RLOF auf den
Zweitstern übertragen wird und keine Masse aus dem System verloren geht (konservativer Fall).
Das anfängliche Massenverhältnis beträgtq = M2/M1 = 0.9 und die Periode ist zwei Tage.
Abgebildet sind zwei Fälle A und B. Im Fall A dehnt sich der massereichere Stern noch wäh-
rend des zentralen Wasserstoffbrennens über die Roche-Grenze hinaus aus, im Fall B während
des Wasserstoffschalenbrennens. Für Fall A ist ein Entwicklungsweg für einen Stern mit einer
Anfangsmasse vomM1,init = 15 M⊙ eingezeichnet (gestrichelte Linie), für B drei Wege mit den
Anfangsmassen 12, 20 und 30 M⊙ (durchgezogene Linien). Die Punkte B markieren den Beginn
des RLOF, E das Ende.

Offensichtlich können in einem Doppelsternsystem Wolf-Rayet-Sterne schon mit Anfangsmas-
sen von 12 M⊙ erzeugt werden. Diese können Leuchtkräfte bis hinunter zu logL/L⊙ = 4.5 haben.
Gerade diese zahlreichen leuchtschwachen, wasserstofffreien Sterne konnten durch die Entwick-
lung eines Einzelsterns ohne große Anfangsrotation nicht erklärt werden (siehe Abschnitt 7).

5Abbildung von de Loore & van Rensbergen (2005)
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8 Doppelsterne

Das HRD in Abbildung 8.5 zeigt jedoch, dass sich in dieser Gruppe kaum Doppelsternverdäch-
tige befinden, sie sind sogar unterrepräsentiert. Die meisten befinden sich am leuchtkräftigen En-
de der ZAMS. Dies könnte an der überschätzten Leuchtkraft und der unterschätzten Temperatur
liegen (siehe oben).
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9 Röntgenemission

9.1 Röntgenemissionsquellen

Nach Guerrero & Chu (2008a) gibt es drei Vorgänge, die zur Bildung von Röntgenemission in
Winden von WR-Sternen führen: Bei dem ersten entsteht die Röntgenstrahlung durch Stoßfron-
ten im Wind selbst, das heißt, einzelne Gaspakete im Wind bewegen sich mit unterschiedlichen
Geschwindigkeiten supersonisch zueinander und kollidieren dann. Die zweite Art, auf die die
hochenergetische Strahlung erzeugt wird, ist der Stoß des Windes mit umgebenden, in früheren
Stadien des Sterns erzeugten Blasen des Interstellaren Mediums (ISM). Die dritte Möglichkeit
sind Stöße des Windes mit dem Wind eines Begleiters. Der Begleiter kann zum Beispiel ein
O-Stern sein. Das Gas wird durch die Stoßfronten aufgeheiztund emittiert thermische Röntgen-
strahlung. Auch wenn der Begleiter ein schwarzes Loch ist, bildet sich eine Stoßfront, die weit
genug vom Ereignishorizont entfernt ist, so dass beim Stoß Röntgenstrahlung emittiert werden
kann. Doppelsterne, bei denen der Begleiter des WR Sterns entweder ein schwarzes Loch oder
ein Neutronenstern ist, nennt man HMXB (High-Mass X-Ray Binaries, also Röntgendoppelster-
ne großer Masse).

9.2 Korrelation mit der bolometrischen Leuchtkraft

Für O-Sterne findet man empirisch als Korrelation zwischen der RöntgenhelligkeitLx und der
bolometrischen LeuchtkraftLbol (siehe zum Beispiel Chlebowski 1989, Oskinova 2005):

Lx/Lbol ≈ 10−7 (9.1)

Die Gleichung besagt, alle O-Sterne emittieren Röntgenstrahlung, und diese korreliert mit der
bolometrischen Helligkeit der Sterne.

Eine Untersuchung der WR-Sterne in der Milchstraße hat ergeben, dass die Röntgenemission
von einfachen WR-Sternen deutlich unter der von O-Sternen liegt. Nur WR-Doppelsterne emit-
tierten Röntgenlicht von dieser Stärke (siehe Oskinova 2005). Bei Wind-Wind-Stößen kann die
Röntgenemission jedochLx/Lbol = 10−7 auch um bis zu zwei Größenordnungen übersteigen
(siehe Pittard et al. 2005). Im Fall von einer weniger intensiven Emission kann man Stöße im
Wind selbst und Stöße mit dem ISM daran unterscheiden, ob dieRöntgenquellen punktförmig
(Stöße im Wind) oder ausgedehnt (Stöße mit dem ISM) sind. Alle Sterne, die harte, also beson-
ders hochenergetische Röntgenemission zeigen (≥ 2 keV), müssen Doppelsterne sein, wenn nicht
– im Fall von besonders intensiver Röntgenemission (logLx/erg s−1 ≥ 34) – HMXBs (Oskinova
2008 siehe dazu auch die Einschätzung der Plasmatemperaturen in Guerrero & Chu 2008a).

In der Milchstraße ist kein einzelner WC-Stern mit eigener Röntgenemission bekannt (siehe
Oskinova et al. 2003); hier ist die Selbstabsorption im Windsehr groß. Bei WC-Sternen, die
in diesem Energiebereich detektiert werden, handelt es sich wahrscheinlich ausschließlich um
Doppelsterne.
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9 Röntgenemission

Die Röntgenemission gibt mir also ein weiteres Kriterium andie Hand, mit dem ich Doppel-
sterne von einfachen unterscheiden kann. Ich habe aus kürzlich veröffentlichten Aufsätzen (vor
allem von Guerrero & Chu 2008a,b) zusammengetragen, von welchen der WN-Sterne der LMC
Röntgenemission detektiert wurde. Eine Übersicht der Daten findet sich in Tabelle 9.1 am Ende
dieses Abschnitts.

Keine der Röntgenquellen scheint besonders ausgedehnt (siehe Guerrero & Chu 2008a). Das
heißt, Stoßfronten mit dem ISM können als Erzeugungsmechanismus ausgeschlossen werden.
Es bleibt also anhand von Härte und Intensität der Emission zu unterscheiden, ob die Quellen
Stoßfronten im Wind selbst oder Stöße mit dem Wind eines Begleiters sind. Dazu habe ich für
die WR-Sterne in der LMC publizierte Röntgenemissionen in Beziehung zu den bolometrischen
Leuchtkräften gesetzt, die ich in dieser Arbeit ermittelt hatte.

Das Ergebnis wird in Abbildung 9.1 dargestellt. Die kleinenSymbole kennzeichnen die Sterne,
für welche die bolometrische Leuchtraft ein sehr unsicherer Parameter ist. Nachdem ich die op-
tischen Spektren von Schnurr (siehe Abschnitt 5) bekommen habe, ist dies nur noch bei BAT99
42 der Fall – natürlich mit einem großen Maß an Skepsis bei Doppelsternen. Die Relation für
O-Sterne ist zum Vergleich eingezeichnet. WR-Sterne aus der Milchstraße (Stern-Symbole) sind
ebenfalls eingetragen (Daten aus Oskinova 2005), sie unterschreiten fast alle die Detektions-
grenzen der Messungen in der LMC. Die Detektionsgrenzen sind eingezeichnet als gestrichelte
Linien, sie sind für den ROSAT Satelliten aus Guerrero & Chu (2008a) und für den Chandra
Satelliten aus der niedrigsten noch detektierten Röngenleuchtkraft in Guerrero & Chu (2008b)
entnommen. WC-Sterne, für die mir die bolometrischen Leuchtkräfte unbekannt sind, habe ich
am rechten Rand der Grafik eingetragen.
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Abbildung 9.1: Röntgenhelligkeit über der bolometrischenLeuchtkraft.

Ich kann das Ergebnis anderer Studien (zum Beispiel von Oskinova 2005) bestätigen, dass die
Korrelation der O-Sterne für WR-Sterne nicht gilt; die Röntgenleuchtkräfte streuen breit. In der
Milchstraße ist die Röntgenleuchtkraft der WN-Sterne maximal so groß wie etwa der 107te Anteil

94 Ute Rühling: WN-Sterne in der LMC



9.2 Korrelation mit der bolometrischen Leuchtkraft

der bolometrischen Leuchtkraft, und selbst dieses Ergebnis wurde nur im Fall von Doppelster-
nen erreicht. Oskinova (2005) schloss daraus, dass bei WR-Doppelsternen die Röntgenemission
weder vom WR-Stern noch von den kollidierenden Winden sondern nur vom Begleiter, oft selbst
ein O-Stern, kommt.

In der LMC finde ich ein völlig anderes Bild. WR-Sterne, für die ebenfallsLx/Lbol ≤ 10−7

gilt, liegen hier fast immer unter der Detektionsgrenze. Der Anteil der Röntgenleuchtkraft an
der gesamten Leuchtkraft ist hier jedoch in vielen Fällen deutlich größer als bei O-Sternen. Im
Vergleich zur Milchstraße übersteigen die röntgenhellsten WR-Sterne der LMC die Messwerte
ihrer Pendants um eine ganze Größenordnung.

Mich interessiert, ob eine Analyse der Röntgenemission derSterne ein sicheres Kriterium für
den Doppelsternstatus liefern kann. Dies wäre nicht der Fall, wenn bekannte Doppelsterne das
Kriterium nicht erfüllen würden.

So habe ich in Abbildung 9.2 alle bekannten spektroskopischen WN-Doppelsterne der LMC
(siehe Abschnitt 8) in dasLx-Lbol-Diagramm eingetragen (rote Punkte) und für die nicht-detek-
tierten Doppelsterne die 3σ-Obergrenzen der trotz Nicht-Detektion noch möglichen Röntgene-
mission (schwarze Dreiecke). Nicht-Detektion bedeutet, dass die Zählraten zu gering waren, um
als Detektion zu gelten. Vielleicht lag das Objekt aber einfach nur am Rand des Detektors oder
die Beobachtungszeit war so kurz, dass statistisch immer noch eine eigentlich große Emission
möglich ist. Ich habe die gegebenen Obergrenzen der Zählraten in Leuchtkräfte umgerechnet.
Dazu habe ich das Programm PIMMS1 benutzt mit den Modellen von Raymond-Smith für dün-
nes Plasma (siehe dazu Raymond & Smith 1977) bei einer Temperatur vonkT = 1.6 keV mit
Stickstoffsäulendichten von 5× 1021 cm−2 (Parameter entsprechend Guerrero & Chu 2008a).
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Abbildung 9.2: Röntgenhelligkeit über bolometrischer Helligkeit für bekannte Doppelsterne.

Foellmi et al. (2003) suchten bereits in der SMC nach WN-Röntgenquellen. Sie fanden dort

1http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html
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9 Röntgenemission

eine klare Dichotomie zwischen Doppelsternen (Lx & 5 · 1033 erg s−1) und einfachen Sternen
(Lx . 2·1033 erg s−1). Nur ein Doppelstern zeigt keine starke Röntgenemission,dieser hat jedoch
einen wenig dichten Wind und einen schwachen Begleiter. Eine Obergrenze für eine mögliche
Emission geben Foellmi et al. (2003) nicht an. In der LMC haben Foellmi et al. (2003) drei
bekannte Doppelsterne, BAT99 43, BAT99 49 und BAT99 71 ebenfalls nicht in Röntgenemission
detektiert. Ich finde jedoch in Abbildung 9.2, dass die Detektionsgenze von allen drei Sternen so
hoch liegt, dass sie noch RöntgenemissionLx/Lbol > 10−7 zulässt. Schnurr et al. (2008) berichten,
dass von sieben bekannten Doppelsternen, die in Röntgenemission beobachtet wurden, nur fünf
detektiert wurden, BAT99 95 und 113 nicht. Sie haben ebenfalls Obergrenzen vonLx/Lbol > 10−7

(siehe Abbildung 9.2).
Es zeigt sich, dass die Röntgenemission der meisten Doppelsterne weit über dem für O-Sterne

erwarteten Wert von logLx/Lbol = −7 liegt (oder im Fall von Nicht-Detektionen: liegen kann). Es
gibt also keinen Fall eines bekannten WN-Doppelsterns mit nachweisbar geringer Röntgenemis-
sion in der LMC. Das liegt jedoch zugegebenermaßen vor alleman den hohen Detektionsgrenzen.

Ich finde also Röntgenemissionen, die zu stark sind für Stoßfronten innerhalb von den Stern-
winden oder mit dem ISM, die jedoch durch Doppelsternsituationen erklärt werden können. Au-
ßerdem stelle ich fest, dass alle bekannten Doppelsterne inder Milchstraße und der LMC min-
destensLx/Lbol = 10−7 erfüllen (bzw. ihre Emissions-Obergrenzen deutlich darüber liegen). Die
vermuteten Einzelsterne in der Milchstraße emittieren dagegen deutlich weniger. Ich schließe
daraus, dass es sich bei allen überhaupt detektierten WN-Sternen in der LMC um Doppelsterne
handelt.

Foellmi et al. (2003) ziehen diesen Schluss nicht: Sie findenin der LMC vier einfache Ster-
ne mit Röntgenemission. Bei BAT99 67 diagnostizieren sie, dass die Röntgenemission durch
Stoßfronten im Wind und mit dem ISM entstehen. Hier detektierten Guerrero & Chu (2008a)
später jedoch noch intensivere Emission (siehe Tabelle 9.1). Unter den anderen drei Sternen ist
BAT99 42, den ich inzwischen als Doppelstern bestimmt habe (siehe Abschnitt 8). BAT99 40
und BAT99 47 verbleiben als einfache Sterne, für die Röntgenemission detektiert wurde. Schnurr
et al. (2008) finden zehn Sterne, die Röntgenemission zeigen, jedoch keine Periodizität in den
radialen Geschwindigkeiten. Sechs davon zeigen jedoch Variabilität und auch von den restlichen
vier schreiben Schnurr et al. (2008), dass sie Doppelsternsysteme mit großen Perioden (>200 d)
oder sehr kleinen Winkeln der Orbitalebene zur Beobachtungsrichtung nicht ausschließen kön-
nen. Ich gehe davon aus, dass dies bei Foellmi et al. (2003) auch der Fall ist.

Die Diagnose von Oskinova (2005), dass bei WN-Doppelsternen der Hauptbeitrag zur Röntgen-
emission vom Partner, einem O-Stern, kommt, kann bei den LMC-Gegenstücken nicht gehalten
werden, da die Emission in den meisten Fällen logLx/Lbol = −7 nicht nur erreicht, sondern
übersteigt. Die Emission muss von kollidierenden Winden erzeugt werden.

Wenn, wie oben aufgeführt, die besonders leuchtkräftigen (logLx/erg s−1 ≥ 34) Röntgenquel-
len HMXBs sind, dann sind BAT99 19, 85, 99, 102, 112 und 116 gute Kandidaten dafür.

9.3 Harte Röntgenstrahlung

In Abbildung 9.3 überprüfe ich einen weiteren Indikator fürDoppelsterne: die Härte der Röntgen-
strahlung. Harte, also besonders energiereiche Röntgenemission kann theoretisch nur bei einem
der drei oben genannten Mechanismen entstehen: dem Zusemmenprall von zwei Sternwinden.

Besteht die Emission eines Sterns nur aus weicher Röntgenstrahlung, dann istL0.5−7.0 keV ≈
L0.5−2.0 keV und der Stern muss in dem Diagramm 9.3 auf der durchgezogenenLinie liegen. Liegt
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er darüber, dann ist ein Teil der Röntgenemission hart. Diesist bei allen detektierten Sternen mit
wenigen Ausnahmen der Fall. Die Fehlergrenzen der Messwerte habe ich nicht berücksichtigt.
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Abbildung 9.3: Die LeuchtkraftL0.5−7.0 keV über der weichenL0.5−2.0-Leuchkraft.2

Die verschiedenen Erzeugungsmechanismen sollten nicht nur Emissionen von verschiedener
Intensität, sondern auch von verschiedener Härte zeigen: Doppelsterne emittieren mehr und auch
härtere Strahlung als einfache, HMXBs wiederum mehr und auch härtere als Doppelsterne mit
ZAMS-Begleitern. Diese Abstufung spiegelt jedoch nicht die Verteilung der Messpunkte in Ab-
bildung 9.3 wider. Auch die schwächeren Röntgenemitter haben teilweise sehr harte Strahlung.
Die Kandidaten für HMXBs, BAT99 19, 85, 99, 102, 112 und 116 zeigen dagegen keine auffällig
harte Emission.

Die Stärke der Röntgenleuchkraft der in der LMC detektierten WN-Sterne suggeriert, dass es
sich bei allen um Doppelsterne handelt. An dieser Grafik möchte ich noch einmal überprüfen, ob
unter den bisher noch nicht als Doppelstern bekannten Sternen (die also blau oder gelb einge-
zeichnet sind), Exemplare sind, die schwache und wenig harte Röntgenstrahlung emittieren. In
diesen Fällen wäre die Doppelstern-Diagnose vielleicht noch nicht ganz sicher.

Unter den leuchtschwächeren zeigen BAT99 79, 82, 105 und 118weniger harte Röntgene-
mission. Ein Vergleich mit Abbildung 9.1 zeigt jedoch, dassvon diesen nur BAT99 118 unter
log Lx/Lbol = −7 liegt.

9.4 Wind-Wind-Stöße

Abgesehen von BAT99 118, dessen Status unklar ist, komme ichzu dem Schluss, dass es sich bei
allen in der LMC in Röntgenemission detektierten WN-Sternen um Doppelsterne handelt. Die

2Die Position von BAT99 116 entspricht den Angaben von Guerrero & Chu (2008a).
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Röntgenleuchtkraft übersteigt in den meisten FällenLx/Lbol = −7, die Emission entsteht durch
Wind-Wind-Stöße. Die Röntgenleuchtkraft kann aber nicht nur als Unterscheidungsmerkmal von
Doppelsternen herangezogen werden, sondern auch detailliertere Auskunft über die Geometrie
des Systems und die Winde geben. Dazu ist ein modellhaftes Verständnis von den Wind-Wind-
Stößen nötig.

Kollidierende Winde erzeugen eine Zone stoß-aufgeheiztenGases von 107 bis 108 K. Damit ist
das Gas hier um etwa vier Größenordnungen heißer als der Sternwind und emittiert signifikante
Röntgenemission (zu dieser und der folgenden Theorie der Wind-Wind-Stö"se siehe Pittard et al.
2005). Die Stoßfront bildet sich dort, wo sich die Staudrücke der beiden Sternwinde ausgleichen.
Sind beide Winde ähnlich stark, ist die Stoßfront eine Ebenemitten zwischen den Sternen. In
einem WR+OB-Doppelsternsystem ist der OB-Sternwind jedoch schwächer und die Stoßfront
formt sich um den OB-Stern herum. Bei weiten Doppelsternsystemen, in denen beide Winde
ihre Endgeschwindigkeiten erreichen, bevor sie zusemmenstoßen, liegt der Staupunkt in einem
Abstand zum WR-Stern von

r =
1

1+ η1/2
D (9.2)

wobeiD der Abstand der Sterne undη das Verhältnis der Windimpulse ist, definiert durch

η =
ṀOB3OB

ṀWR3WR
, (9.3)

Ṁ und 3 sind Massenverlust und Endgeschwindigkeit der jeweiligenSternwinde. MitṀOB <

ṀWR und 3OB < 3WR ist η eine kleine Zahl und der Staupunkt der Wind-Wind-Stöße liegt mit
r ≈ D nahe dem OB-Stern.

Die Kühlungskonstanteχ zeigt an, ob die Stoßfront die angesammelte Energie adiabatisch
durch Expansion oder durch Strahlung nach außen transportiert.χ ist definiert als das Verhältnis
der charakteristischen Zeitskalen für die jeweiligen Prozesse und ist damit proportional zu

χ ∝ 3
4D

Ṁ
. (9.4)

In strahlungsdominierten Systemen istχ << 1, in adiabatischen Systemen istχ ≥ 1. Es kann
für beide Sterne separat berechnet werden, der Stern mit demkleineren Wert dominiert dann die
Röntgenemission. Giltχ << 1 für beide Sterne, dann dominiert der Stern die Röntgenemission,
dessen Wind die größere Endgeschwindigkeit erreicht. Mitχ ∝ D tendieren weite Systeme dazu,
adiabatisch zu sein, während Systeme mit kurzen Perioden eher strahlungsdominiert sind. In
Sternen mit höherer Heliumhäufigkeit und höherer Metallizität ist Kühlung durch Linienemission
dabei vereinfacht, das bedeutet, Systeme, in denen ein Stern ein WN- oder sogar ein WC-Stern ist,
sollten eher strahlungsdominiert sein, Doppelsternsysteme in der LMC aber statistisch seltener
als in der Milchstraße.

Bei strahlungsdominierten Systemen ist die Röntgenleuchtkraft proportional zur kinetischen
Energie des Windes

Lx ∝ Ṁ32 (9.5)

und damit

log Lx = log(Ṁ32) + const. (9.6)
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9.4 Wind-Wind-Stöße

Für adiabatische Systeme gilt dagegen

Lx ∝ Ṁ2/33.2D. (9.7)

Nähert man den Abstand der Sterne für Kreisbahnen mitT ∝ π(
1
2 D)2

3
∝ D2 und setzt dies ein

erhält man

logLx = 2 log(Ṁ) − 3.2 · log3 +
1
2

T + const. (9.8)

Zu den Ergebnissen dieser Arbeit zählt, dass ich die kinetische Energie des Windes der WR-
Sterne ermitteln kann – wieder unter dem Vorbehalt, dass ichden Beitrag des Begleitsterns in der
Spektralanalyse nicht berücksichtigt habe.

Unter der Annahme, dass die Röntgenleuchtkraft vom WR-Sternwind dominiert wird, habe ich
also die für den Fall strahlungsdominierter Systeme gültige Korrelation der Röntgenleuchtkraft
mit der kinetischen Energie des Windes überprüft (Abbildung 9.4). Zudem habe ich die Röntgen-
leuchtkraft über dem Impuls log(̇M · 3∞) aufgetragen (Abbildung 9.5).

Ich kann in beiden Fällen keine Korrelation feststellen. Eine genaue Analyse würde zunächst
die Berechnung vonχ für jeden WN-Stern erfordern und, wenn möglich, eine Abschätzung des
Wertes für den Begleiter. Die Kandidaten für HMXB müssten aus dieser Analyse ausgeschlossen
werden. Die Spektralanalyse müsste um den Beitrag des Begleiters zur Leuchtkraft korrigiert
werden. Ebenso müsste der Anteil an der Röntgenemission desBegleiters abgezogen werden.
Für den Fall adiabatischer Kühlung muss zudem der Abstand mit in die Rechnungen einfließen.

Schnurr et al. (2008) hatten bereits in ihrer Arbeit nach einem Zusammenhang zwischen der
Periode der bekannten Doppelsternsysteme und der Röntgenleuchtkräfte gesucht und ebenfalls
keinen gefunden. Das nächste Ziel wäre es, den Zusammenhangin Gleichung 9.8 zu überprüfen.
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Abbildung 9.4: Röntgenleuchtkraft über der kinetischen Energie des Sternwindes.
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log(Ṁ 3∞)

lo
g

L
X
/L
⊙

Abbildung 9.5: Röntgenleuchtkraft über dem Windimpuls.

9.5 Korrelation mit Spektraltypen

In Abbildung 9.6 habe ich die Anzahl der detektierten Sterneüber den verschiedenen Spektralty-
pen in einem Histogramm dargestellt. Die Typen WN 3-9 habe ich unterteilt in wasserstoffhaltig
und wasserstofffrei, außerdem sind WC und Of/WN 6 dargestellt, in schwarz die jeweilige Sum-
me. Auffällig ist, dass es vor allem Röntgenemitter unter den Spektraltypen WN 5 und WN 6
gibt. In Abbildung 9.7 ist die gemessene Röntgenleuchtkraft über dem Spektraltyp aufgetragen.
Hier zeigt sich, dass die röntgenhellsten Sterne vom Typ WN 5sind, zudem jeweils einer vom
Typ WN 4 beziehungsweise 6. Die Typen WN 3, 7 und 9 scheinen eher röntgenleuchtschwächer
zu sein, soweit hier überhaupt eine statistisch relevante Aussage zu treffen ist.

In der Milchstraße ist kein Stern vom Typ WN 8 je in Röngenemission detektiert worden,
die Grenzen der trotz nicht-Detektion maximal möglichen Emission liegen bei log(Lx/Lbol) ≤
−9 (siehe Oskinova 2005). Dies kann durch die Untersuchung der Röntgenemission der WN-
Sterne in der LMC bestätigt werden – wenn auch die Grenzen dermaximal möglichen Emission
aufgrund der Entfernung der LMC nicht so niedrig sind wie in der Milchstraße. Nach Oskinova
(2005) ist es möglich, dass WN 8-Sterne grundsätzlich andere Eigenschaften haben als andere
Spektraltypen. Dies konnte ich in der Analyse der optischenSpektren nicht verifizieren. Unter
der Annahme, dass alle detektierten WN-Sterne Doppelsterne sind, ist es verwunderlich, dass
trotzdem diese Korrelation mit dem Spektraltyp erhalten bleibt. Dies kann aber auch statistische
Ursachen haben: In der LMC wurden nur zwei Sterne als WN 8 klassifiziert und bei beiden
besteht kein Doppelsternverdacht. Ebenso ist kein Stern vom Typ WN 2 in Röntgenemission
detektiert worden, wahrscheinlich aus statistischen Gründen, da ebenfalls nur zwei Sterne als
WN 2 klassifiziert wurden.
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9.6 Röntgendoppelsterne

Zusammengefasst sind 34 WN-Sterne in Röntgenemission detektiert worden, von denen alle bis
auf vielleicht BAT99 118 Doppelsterne sein sollten. Dazu kommt die Röntgenquelle bei BAT99
108 und 109, in der die Sterne nicht einzeln aufgelöst werdenkönnen, ebensowenig wie ihre opti-
schen Spektren (siehe dazu Abbildung 8.4). Diese Sterne stehen für mich auch in Doppelsternver-
dacht, unklar ist nur, ob vielleicht nur einer der beiden einen Begleiter hat. Von den detektierten
waren vorher schon 12 als Doppelsterne bekannt, 9, inklusive BAT99 118, hatte ich als unsichere
Kandidaten eingeordnet, und 13 standen nicht in Verdacht.

Das ergibt nun insgesamt 44 Doppelsterne und 9 Kandidaten mit einem Fragezeichen. Von
108 WN-Sternen macht das einen Anteil von≈ 41− 49%. Dies entspricht dem Erwartungswert
von (41± 13)% sehr genau. Die 21 neu als Doppelsterne eingeordneten liegen innerhalb der von
Foellmi et al. (2003) berechneten Fehlerspanne (siehe Abschnitt 8). Wenn die Vorhersage stimmt,
ist die Gruppe der WN-Doppelsterne damit ziemlich vollständig.

Auf diese Weise kann das VerhältnisWR/O vollständig erklärt werden, es ist nicht nötig, Ro-
tation zur Absenkung der Mindestanfangsmasse von WR-Sternen heranzuziehen, wie es Foellmi
et al. (2003) getan haben.

Dies gilt auch für die WC-Sterne: Wie oben besprochen handelt es sich bei allen in Röntgen-
emission detektierten WC-Sternen um Doppelsterne. Die drei röntgenhellsten WC-Sterne sind
bisher nicht als Doppelsterne bekannt, zwei weitere Röntgenemitter waren nur unsichere Kan-
didaten. Die aktuellste Untersuchung zum Doppelsternstatus der WC-Sterne in der LMC ist von
Bartzakos et al. (2001). Bei ihrer Analyse haben sie 3 sichere und 7 unsichere spektroskopische
Doppelsterne unter 23 bekannten WC/WO-Sternen gefunden. Geht man nun davon aus, dass al-
le in Röntgenemission detektierten WC-Sterne Doppelsterne sein müssen, dann kommen zu den
bekannten Exemplaren noch 3 zusätzliche hinzu. Mit 6-13 Doppelsternen von 23 WC-Sternen
erreicht man den von Bartzakos et al. (2001) theoretisch erwarteten Wert von≈ 50%.
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

10.1 Schnelle Rotation

Zu den interessantesten Objekten unter den untersuchten WN-Sternen gehörten fünf mit auffällig
verbreiterten und gerundeten Linienprofilen (siehe Abbildung 10.1), ähnlich wie WR 002 in der
Milchstraße (siehe Hamann et al. 2006). Diese Linien könnendurch schnelle Sternrotation ent-
stehen. Wie in Abschnitt 2 beschrieben, spielt die Rotationeine große Rolle für die Entwicklung
von Sternen, die Durchmischung und den Massenverlust. Zudem sind schnell rotierende WR-
Sterne Kandidaten für die Vorgänger von langanhaltenden Gamma-Ray Bursts (GRB, Gamma-
Strahlungs-Ausbrüche) (siehe zum Beispiel Vink 2007). DieKombination von WR-Sterntyp
(Wasserstofffreiheit) und schneller Rotation ist aber zunächst keine naheliegende Kombination,
wie ich unten darlegen werde. Ein Nachweis der Existenz solcher Objekte wäre also ein großer
Schritt zur Erklärung der Herkunft der GRBs und würde für dieSternentwicklungstheorie neue
Erkenntnisse bringen.
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Abbildung 10.1: Spektren der “Rundliniensterne” inklusive WR 002.

Ich vermerke in der Klassifikation der “Rundliniensterne” in Abbildung 10.1 den Zusatz “rl”.
Die Linien von BAT99 88 sind weniger verbreitert als die der anderen, so dass es unsicher ist,
ob es sich hier um einen rl-Stern handelt. Das Spektrum von BAT99 42 ist in Abbildung 8.3
dargestellt. Hier scheint es, als ob sich ein WNrl Stern in einem Doppelsternsystem mit einem
Stern befindet, der schmale H-Absorptionslinien zeigt. BAT99 51 zeigt ebenso wie BAT99 92 sehr
schwache, sehr runde He-Emissionslinien, die ich nicht konsistent mit einem Modell wiedergeben
kann. BAT99 92 hat ebenso wie BAT99 88 erhöhten Kohlenstoffanteil (siehe Abschnitt 7).

Ich habe die PoWR-Modellspektren an die Linienstärken (Äquivalenzbreiten) der beobachteten
Spektren angepasst. Während die Modelle für die meisten Sterne sowohl die Linienstärke wie
auch das Linienprofil weitestgehend wiedergeben können, trifft dies auf die genannten Sterne
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

nicht zu. Die Linienstärken können zwar mit bestimmten Modellparametern reproduziert werden,
die Linienprofile jedoch nicht.

Für einen Stern mit runden Linienprofilen haben Hamann et al.(2006) in starker Vereinfachung
angenommen, das im PoWR-Code errechnete Spektrum würde auseiner Kugelschale emittiert,
die mit einer bestimmten Geschwindigkeit3rot rotiere. Diese Vorgehensweise setzt voraus, dass
die Rotation keinen Einfluss auf die Struktur des Windes und entsprechend auf das Spektrum hat,
abgesehen von der Linienverbreiterung selbst. Dies ist offensichtlich eine stark vereinfachende
Annahme. Faltet man das Spektrum jedoch mit dieser Rotation, dann können die Linienprofile
erstaunlich gut reproduziert werden (siehe dazu zum Beispiel BAT99 94 in Abbildung 10.2). Die
Abweichung bei 4100 Å liegt an der zu hohen Stickstoffhäufigkeit im (galaktischen) Modell. Die
C -Linien zeigen alle ähnliche, nicht-reproduzierbare abgeflachte Profile.
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Abbildung 10.2: Beobachtung von BAT99 94, Modell und rotationsgefaltetes Modellspektrum.

Auf diese Weise kann ich die Rotationsgeschwindigkeiten mit einer Genauigkeit von etwa
200 km s−1 bestimmen. Nur sehr schnelle Rotation nahe der Stabilitätsgrenze (break-up limit) ist
mit dieser Methode feststellbar: Man benötigt Rotationsgeschwindigkeiten von über≈ 1000 km s−1.
Die ermittelten Rotationsgeschwindigkeiten werden in Tabelle 10.1 wiedergegeben.

Bei dieser Methode wird Rotation eines starren Körpers angenommen. Zur genaueren Bestim-
mung der Geschwindigkeit müsste aber überprüft werden, an welcher Stelle im Sternwind die Li-
nien entstehen und Drehimpulserhaltung berücksichtigt werden. Der DrehimpulsL ist verknüpft
mit dem Abstandr und dem Impulsp über

~L = ~r × ~p = m~r ×~3rot. (10.1)

Die Rotationsgeschwindigkeit geht also mit∝ 1
r . Insofern ist unerwartet, dass alle Linien glei-

chermaßen verbreitert scheinen. Da die Rotationsgeschwindigkeit nur einen Anteil senkrecht zur
radialen Richtung hat, während die Windgeschwindigkeit3Wind gerade radial gerichtet ist, stehen
die beiden Geschwindigkeiten immer senkrecht aufeinanderund ein Windelement erreicht eine

maximale Geschwindigkeit von
√

3
2
Wind + 3

2
rot. Dabei ist3rot maximal bei kleinenr, 3Wind erst weit

außen im Wind.
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10.2 Polarisation und Rotation

Tabelle 10.1: Rotationsgeschwindigkeiten der WN-Sterne

BAT Spektral- Doppel- T∗ logL 3rot

klasse stern [kK] [L⊙] [kms−1]
07 WN4brl - 112 5.90 1900
19 WN4brl + 97 6.15 1500
42 WN5brl + 63 6.90 2000
88 WN4/WCErl - 141 5.90 1200
92 WN3:b/WCrl + 45 6.90 1200
94 WN4brl - 141 6.02 1800

WR
002∗ WN2rl + 141 5.45 1900

∗ Alle Daten von WR 002 wurden aus Hamann et al. (2006) entnommen.

Während in der Milchstraße von 74 untersuchten WN-Sternen nur ein möglicher schneller
Rotator gefunden wurde (Hamann et al. 2006), wurden unter 108 WN-Sternen der LMC fünf
gefunden. Diese Zahlen sind zu klein um sie statistisch auszuwerten. Tendenziell ist der Anteil
der schnell rotierenden WN-Sterne in der LMC jedoch größer als in der Milchstraße!

Diese ermittelten Geschwindigkeiten bewegen sich in der Größenordnung der Stabilitätsgrenze
(bei der break-up velocity) der Sterne. Die Sterne sind nicht mehr stabil, wenn die Zentrifugalkraft
der Rotation, die auf ein Massenelementm auf der Sternoberfläche beir = R∗ wirkt

Fzentrifugal=
m32rot

R∗
(10.2)

von der gleichen Größe ist wie die Gravitationskraft auf dieses Element

FGravitation= −G
M∗m

R2
∗

(10.3)

mit der GravitationskonstanteG = 6.67× 10−11 m3 kg−1 s−2.
Setzt man diese Kräfte für die Stabilitätsgrenze gleich undlöst nach der Grenzgeschwindigkeit

3break−up auf, erhält man

3break−up ≈
√

GM∗
R∗
. (10.4)

Bei einer Masse vonM∗ ≈ 28 M⊙ und einem Radius vonR∗ ≈ 2.37 R⊙ wie im Fall von
BAT99 7 (Werte aus Tabelle 7.4) erhält man3break−up ≈ 1500 km s−1, also unter der gemessenen
Rotationsgeschwindigkeit3rot = 1900 km s−1! Im Fall von BAT99 88 mit einer Masse von eben-
falls M∗ ≈ 28 M⊙ und einem Radius vonR∗ ≈ 1.49 R⊙ liegt 3break−up dagegen bei≈ 1900 km s−1,
der Stern rotiert mit3rot = 1200 km s−1 nicht mit der Break-up-Geschwindigkeit. Ist die Rotati-
onsgeschwindigkeit auch am kritischen Punkt groß, trägt die Zentrifugalkraft zum Massenverlust
des Sternes bei.

10.2 Polarisation und Rotation

Für schnell rotierende Sterne kann die Annahme der Kugelsymmetrie nicht gehalten werden, sie
können maximal rotationssymmetrische Winde haben. Um schnelle Rotatoren zu finden, hat Vink
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

(2007) 13 WR-Sterne der LMC auf Polarisation untersucht. Erwählte als Untersuchungsobjekte
die leuchtkräftigsten WR-Sterne (V. 12.3 mag), da die Methode der Polarisationsspektroskopie
sehr “photonenhungrig” ist. Er fand zwei Sterne, die Linienpolarisation aufwiesen: BAT99 22
und BAT99 33. Ausschnitte aus ihren Spektren werden in Abbildung 10.3 gezeigt, sie sind weder
sehr rund noch verbreitert.
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Abbildung 10.3: Spektren der Sterne BAT99 22 und BAT99 33 mitLinienpolarisation.
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Abbildung 10.4: HRD. Die “Rundliniensterne” sind in schwarz eingezeichnet.

Wenn das Erzeugen runder Linienprofile eine notwendige Eigenschaft von schnell rotierenden
Sternen ist, dann ist weder BAT99 22 noch BAT99 33 ein solcher– das heißt, ihre Rotations-
geschwindigkeit ist kleiner als≈ 1000 km s−1. Die Polarisation könnte zum Beispiel auch ein
Resultat der Windverklumpung sein (Vink 2007). Es gibt keine Beobachtungsdaten, anhand de-
rer überprüft werden kann, ob umgekehrt die oben genannten Sterne mit runden Linien auch
Linienpolarisation aufweisen.
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10.3 Diskussion der Rotationsthese

Drei der “Rundliniensterne” sind vom frühen Spektraltyp WN4b, einer ist WN 4 und einer WN
3b. Nur WR 002 in der Milchstraße unterscheidet sich etwas von den anderen mit dem Typ WN
2. Falls der WN-Typ mit dem Linienprofil bzw. mit Rotation korreliert, dann sind diese schnel-
len Rotatoren oder “Rundliniensterne” systematisch aus der Gruppe der Untersuchungsobjekte
von Vink (2007) ausgeschlossen, da diese frühen Spektraltypen nicht sehr leuchtstark sind. Wie
auch im HRD (Abbildung 10.4) abzulesen ist, sind die leuchtstärksten WN-Sternen von späten
Spektraltypen. So sind auch alle von Vink untersuchten Sterne mit einer Ausnahme entweder von
späten WN-Spektraltypen, vom Typ WC oder Doppelsternkandidaten.

10.3 Diskussion der Rotationsthese

Dass die runden Linienprofile durch schnelle Rotation entstehen, ist nicht bestätigt. Ich nehme es
hier als These an und diskutiere die Für- und die Gegenargumente.

Da es sich bei WR 002 um den deutlich heißesten Stern der von Hamann et al. (2006) unter-
suchten WN-Sterne in der MW handelt, wäre es immerhin möglich, dass die runden Linienprofile
eine Eigenschaft von heißen Sternen sind, die vom PoWR-Codenicht reproduziert werden. Dies
ist jedoch nicht der Fall. Es gibt Sterne, die durchaus noch heißer sind, wie in Abbildung 10.4
deutlich wird. Zur weiteren Veranschaulichung habe ich zwei Sternspektren von BAT99 7 und
BAT99 134 dargestellt, die trotz der He-Linie von BAT99 134 beide von Foellmi et al. (2003)
als WN 4 klassifiziert und von mir mit demselben Modell 14-18 wiedergegeben wurden (Abbil-
dung 10.5). Sie zeigen dieselben Linienstärken, aber unterschiedliche Linienprofile.
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Abbildung 10.5: Spektren von BAT99 7 und BAT99 134.

Ein Rotationsprofil entsteht durch räumliche Integration über viele verschieden dopplerver-
schobene Linien. Eine räumliche Integration ist jedoch vomErgebnis her in der Regel nicht zu
unterscheiden von einer zeitlichen: das Spektrum ist dann die Summe der Linien, die zu unter-
schiedlichen Zeitpunkten unterschiedlich dopplerverschoben waren. Zeitliche Variation der Li-
nienlage ist entweder durch Pulsation oder durch Rotation in einem Doppelsternsystem denkbar.
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

BAT07 (Foellmi) BAT7 (Torres-Dodgen Massey)
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Abbildung 10.6: Spektren von BAT99 7, von Foellmi et al. (2003) und Torres-Dodgen & Massey
(1999).

In beiden Situationen sind jedoch die Geschwindigkeiten wesentlich geringer als die hier be-
obachteten. Die Geschwindigkeiten von Pulsen sind von der Größenordnung einiger km s−1, die
Geschwindigkeiten in Doppelsternsystemen liegen bei wenigen 100 km s−1 (siehe zu letzterem
Foellmi et al. 2003). Hinzu kommt, dass die Zeiten, über die eine Sternbeobachtung integriert
wird, wesentlich geringer sind als die Zeiten, auf denen sich die oben genannten Geschwindig-
keiten ändern: Pulse haben Perioden von der Größenordnung der Freifallzeittff ≈ 1 h, also eini-
ge Stunden. Perioden von Doppelsternsystemen betragen wenige Tage bis wenige hundert Tage
(möglicherweise ändern sich die Geschwindigkeiten in einer Phase großer Beschleunigung aber
doch relevant innerhalb einer Beobachtungszeit). Nun haben aber Foellmi et al. (2003) für die
hier vorliegenden Spektren zu vielen verschiedenen Zeitpunkten beobachtet und über diese Be-
obachtungen gemittelt. Ein Vergleich mit einem Spektrum von Torres-Dodgen & Massey (1999)
zeigt, dass der Effekt der runden Linien beobachtungsunabhängig ist (siehe Abbildung 10.6).

Interessanterweise zeigen alle diese Sterne mit runden Linienprofilen wasserstoffarme bzw.
-freie Linienspektren. Durch Rotation wird der Massenverlust in der Phase des Wasserstoffbren-
nens erleichtert, genauso wie Mischeffekte innerhalb des Sternes, die die schweren Elemente an
der Oberfläche anreichern durch Rotation verstärkt werden.Das Abstoßen der äußeren Hüllen
müsste den Drehimpuls der Sterne jedoch verringert haben, und die Sterne können nicht noch
nach Verlust des Drehimpulses bei nahezu der Break-up-Geschwindigkeit rotieren.

Maeder (1999) hat Berechnungen für den Massenverlust rotierender Sterne erstellt (für weitere
Ansätze siehe zum Beispiel Owocki et al. 1996). Er nimmt dazuan, dass die Rotation nicht zu
schnell ist. Diese Annahme bedeutet, dass der Stern noch sphärisch symmetrisch ist und Zentrifu-
galkräfte ihn nicht deformiert haben. Zudem ist dann der Strahlungsfluss des Sternes am Äquator
und an den Polen gleich. Die Rotation nähert er als Schalenrotation Ω = Ω(r). Er erhält das
Ergebnis, dass rotierende B-Sterne ihre Masse entlang der Äquatorebene verlieren und Ringe bil-
den. Die massereichsten O-Sterne verlieren bei Rotation ihre Masse über die Pole und bei diesem
Vorgang kann sich die Rotationsgeschwindigkeit erhöhen! So erhält man WN-Sterne, die schnell
rotieren. Wenn sie ihre Masse jedoch in der WN-Phase immer noch entlang der Pole verlieren
und der Jet einen relativ geringen Umfang hat, dann ist die beobachtete Rotationsgeschwindigkeit
ist. Es gibt jedoch auch keine alternative These, die die Linienprofile erklären kann.

Ein kleines Argument für die Rotationsthese ist die relativgrößere Anzahl der “Rundlinienster-
ne”, die in der LMC gefunden wurden. Dies entspricht der theoretischen Überlegung, dass Sterne
in metallarmen Umgebungen, in denen der Sternwind und der Massenverlust geringer sind und
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10.3 Diskussion der Rotationsthese

somit auch der Drehimpulsverlust, schneller rotieren können (siehe auch Abschnitt 2).

Das Hauptargument für die Rotationsdeutung ist natürlich,dass mit der Faltung der Linien-
profile mit Rotationslinienprofilen die Beobachtungsdatenso gut reproduziert werden können.
Dieses Argument ist insofern kritisch, als die Rotation unddie Wechselwirkung mit dem Wind
im PoWR-Code nicht implementiert sind und die Methode, wie oben bereits gesagt, eine sehr
grobe Näherung bedeutet.

Ein weiteres Für-Argument liefert mir die Überprüfung und der Ausschluss alternativer Inter-
pretationsmöglichkeiten für die Entstehung der runden Linienprofile. Es ist bereits bekannt, dass
WN-Sterne mit starken Linien (s) andere Linienprofile aufweisen als WN-Sterne mit schwachen
Linien (w, siehe zur Unterscheidung Abschnitt 7). So sind die Profile von WNE-w Sternen eher
dreieckig, da die Linien hier sehr nah am Stern im stark beschleunigten Wind entstehen, während
die WNE-s-Sterne das typische Gaußprofil aufweisen (siehe Crowther 2007). Wenn die Linien
dagegen vor allem außerhalb des Bereiches großer Beschleunigungen entstehen, könnte sich eine
weitere Abrundung des Profils ergeben. Dazu habe ich zunächst getestet, welche Linienprofile
unter Annahme eines anderenβ-Gesetzes enstehen würden. Der Kern der Linie entsteht in Be-
reichen, in denen die in Beobachtungsrichtung projizierteWindgeschwindigkeit bei3 · cosα ≈ 0
liegt, die Linienränder entsprechend bei3 ≈ ±3∞. Um runde Linienprofile zu erzeugen, muss die
Intensität im Linienzentrum abgeschwächt und an den Rändern gestärkt werden, also der räum-
liche Bereich des Sternwindes, in dem3 ≈ 0 ist verkleinert und der Bereich, in dem3 ≈ 3∞ ist
vergrößert werden. Das erreicht man im Modell durch eine größere Beschleunigung, also ein klei-
neresβ (für dasβ-Gesetz siehe Abschnitt 4). Um die Linien noch zusätzlich zuverbreitern, muss
die Endgeschwindigkeit des Windes3∞ hochgesetzt werden. Mir ist leider noch nicht gelungen,
ein vorzeigbares synthetisches Spektrum zu errechnen.

Um die Linienprofile der anderen Sterne zu reproduzieren, ist standardmäßig eine Mikroturbu-
lenz innerhalb des Windes im PoWR-Code implementiert, der entsprechende Modellparameter ist
die Dopplergeschwindigkeit3dop, der in den Modellgittern auf 100 km s−1 gesetzt ist. Auch die-
sen Parameter habe ich testweise hochgesetzt. Die Bewegungder Mikroturbulenz ist statistisch
verteilt und liefert ensprechend ein Gaußprofil. Eine Faltung des Linienprofiles mit einem weite-
ren Gaußprofil kann zwar eine Linienverbreiterung aber keinRotationsprofil einer ausgerichteten
Geschwindigkeitsverteilung liefern. Trotzdem habe ich ein Modell mit 3dop = 1300 km s−1 und
3∞ = 1700 km s−1 gerechnet, um sicher zu gehen.

BAT07 MODEL=14-19vdop1300v1700
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Abbildung 10.7: Spektrum von BAT99 07 und Modell mit3dop = 1300 km s−1 und 3∞ =
1700 km s−1.
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

Abbildung 10.7 zeigt das errechnete Spektrum 14-19 mit stark erhöhter Mikroturbulenzge-
schwindigkeit und leicht erhöhter Endgeschwindigkeit. Als Vergleich zeige ich die Beobach-
tungsdaten von BAT99 07. Die Linienbreiten und -stärken werden reproduziert, nicht aber die Li-
nienprofile. Unter den Interpretationsmöglichkeiten, diePoWR-Modelle beim derzeitigen Stand
liefern, gibt die vereinfacht gerechnete schnelle Rotation die Beobachtungen am besten wieder.

Gegenargumente gibt es trotzdem reichlich. Die auf die obenbeschriebene Methode ermittelten
Geschwindigkeiten sind sehr hoch, schon durch ihre Nähe zu3break−up und noch unabhängig
von der Überlegung des Drehimpulsverlustes. Außerdem zeigen die Sterne, die Vink (2007) als
schnelle Rotatoren ermittelt, keine runden Linienprofile.

Rotation führt zu einer gewissen Durchmischung im Inneren des Sternes (siehe Maeder 1999).
Es wäre also denkbar, dass bei schnell rotierenden Sternen Produkte des Helium-Brennens be-
reits an der Oberfläche erscheinen. Dies ist bei den Kandidaten für schnelle Rotatoren nicht zu
beobachten.

Eine weiteres Argument gegen die Rotationsthese ist folgendes: BAT99 19 ist ein bekannter
Doppelstern mit einer Periode vonT = 17.99 d (siehe Foellmi et al. 2003) und einem Radius von
6.36 R⊙ (siehe Tabelle 7.4). Geht man davon aus, dass der WN-Stern der masseärmere in dem
Doppelsternsystem ist, dann kann sich seine Eigenrotationan die Rotation des Doppelsternsys-
tems durch Gezeitenkräfte angeglichen, ähnlich wie beim Mond (siehe zur Rotationssynchroni-
sierung zum Beispiel de Mink et al. 2007). Dann würde man am Äquator des Sternes mit dem
UmfangU eine Geschwindigkeit messen von

3rot =
U
T
=

2π × 6.36R⊙
17.99× 24× 3600 s

≈ 18 km s−1. (10.5)

Dies liegt weit unter der ermittelten Geschwindigkeit von 1500 km s−1 und spricht gegen die
Aussagekraft der Ergebnisse für die Rotation. Diese Abschätzung ist sehr unempfindlich gegen-
über Fehlern in den benutzten Werten. Selbst wenn der Radius20 R⊙ (also das Dreifache) be-
tragen würde und die Periode nur 2 d (vielleicht ein Zehntel), käme ein Faktor von 30 hinzu,
die Geschwindigkeit wäre≈ 600 km s−1 und mit der oben beschriebenen Methode immer noch
nicht nachweisbar. Die Rotation des WN-Sternes und die des Doppelsternsystems müssten also
unabhängig voneinander sein, wenn die oben ermittelten Werte glaubhaft sind.

Schließlich bleibt festzuhalten, dass die Rotationstheseangreifbar ist. Es gibt jedoch auch keine
alternative These, die die Linienprofile erklären kann.

10.4 Vorschläge zur Klärung der Rotationsfrage

Die genannten Sterne BAT99 7, 19, 51, 88, 94 und WR 002 sind ohne Zweifel interessante Ob-
jekte, die in ihren runden Linienprofilen eine Gemeinsamkeit haben, die die anderen untersuchten
WN-Sterne nicht aufweisen. Um sicher festzustellen, ob es sich dabei um schnelle Rotation han-
delt, braucht man zusätzliche Informationen.

Zunächst bietet es sich natürlich an, gerade auch diese Objekte auf Linienpolarisation zu unter-
suchen. Dabei müsste man genau darauf achten, ob sie überhaupt lichtstark genug sind bzw. wie
lange man beobachten müsste, um sinnvolle Ergebnisse zu bekommen. Nach Liermann (2008)
kann man prüfen, ob es möglich wäre, den Sternwind mit Interferometrie räumlich aufzulösen.
Mit Interferometrie könnte man jedoch keine Linienlagen imSpektrum bestimmen. Eine weitere
Methode besteht darin, in zeitlich aufgelösten, in der Wellenlänge hochaufgelösten Spektren nach
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10.4 Vorschläge zur Klärung der Rotationsfrage

Unregelmäßigkeiten im Linienprofil zu suchen. Diese bildenUnregelmäßigkeiten in der Wind-
struktur ab. Wandern sie mit der Zeit im Linienprofil und damit im Geschwindigkeitsraum, kann
man das Geschwindigkeitsfeld rekonstruieren (siehe dazu zum Beispiel Chené & St.-Louis 2007).
Alle diese Vorschläge und mögliche weitere müssen auf Anwendbarkeit auf die oben genannten
Fälle geprüft werden.

Von der theoretischen Seite her wäre es ein Ziel, eine hydrodynamisch ermittelte Windstruktur
eines schnellen Rotators im letzten Teil des PoWR-Codes, dem formal-Job, zu implementieren.
Erste Versuche dazu gibt es bereits. Der PoWR-Code berechnet das Strahlungs- und das Tempera-
turfeld für einen Quadranten und im mitbewegten Bezugssystem (siehe Abschnitt 4). Im formal-
Schritt wird dann das integrierte Spektrum im Beobachtersystem berechnet. Hier kann ein von der
Strahlungstransportrechnung abweichendes Dichte- und Geschwindigkeitsfeld vorgegeben wer-
den (siehe dazu zum Beispiel analoge Schritte für den CMFGENCode von Groh et al. 2008).
Das Problem ist, dass dabei das Konzept der Flächen gleicherGeschwindigkeiten (Constant Ra-
dial Velocity Surfaces, CRVS, siehe Abschnitt 4) möglicherweise aufgegeben werden muss. Bei
den Berechnungen sind die beiden Alternativen von theoretischen Rotationswindstrukturen zu
testen; die Anreicherung der Dichte in einer Scheibe um den Äquator oder wie ein Jet entlang der
Rotationsachse. Dies wäre eine bessere Näherung als eine nachträgliche Rotationsfaltung. Das
Geschwindigkeits- und das Dichtefeld beeinflussen jedoch auch den Strahlungstransport selbst –
ebenso wie die vom Breitengrad abhängige Gravitations- undStrahlungsfluss rotierender Sterne.
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