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Zusammenfassung

Ich habe eine bisher unibertifen groRe Gruppe und zum ersten Mal eine fast vollstandige Po-
pulation von 108 WN-Sternen homogen spektral analysiee VIN-Sterne liegen in der Grof3en
Magellanschen Wolke (Large Magellanic Cloud, LMC), so ist 6tung gering und die Entfer-
nung bekannt. Ich habe in einer Literaturrecherche die @wm Zusammensetzung der Sterne in
der LMC ermittelt und dafur zwei kleinere Gitter von WNE- utNL-PoWR-Modellen berech-
net. Die Spektralanalyse deutet jedoch an, dass die WhS&ne Uberhaufigkeit von Sticksto
zeigen, so wie auch die WN-Sterne in der MilchstralRe Ubarsdtickstefhaufigkeiten aufwei-
sen. Die meisten optischen Sternspektren habe ich von @nirdaus Foellmi et al. 2003) und
O. Schnurr (aus Schnurr et al. 2008) zur Verfiigung gestellbimmen. Ich habe in einer ausfiihr-
lichen Datenbankrecherche fehlende Spektren aus denclogtisind dem UV-Bereich gesam-
melt. Dabei bin ich auf WN-Sterne gestol3en, die nicht im Kataon Breysacher et al. (1999,
im Folgenden BAT99) verzeichnet sind und habe festgestiaits die Ubergangstypen/@M in
diesem Katalog unterreprasentiert sind. Die bei meinekiggdanalyse ermittelten Temperaturen
sind im grof3en Trend umlogT/K ~ 0.1 heil3er als in friiheren Analysen der Sterne, die auf
Modellen ohne Line-Blanketing basierten. Mit der Temparateigt bei der Analyse auch der
ermittelte Massenverlust. Durch einen héher angenommeéhemping-Faktor vorD = 10 zur
Reproduktion der Elektronenstreufliigel werden die Wentedéin Massenverlust jedoch wieder
geringer. Ich kann die klare Trennung der Sterne mit und &asserstfi in zwei Leuchtkraft-
Gruppen, wie sie in der MilchstraBe gefunden wurde, nighto@uzieren, der Ubergang erscheint
im Gegensatz zu der Studie von Hamann et al. (2006) flieRend.der analysierten Sterne sind
so heil3, dass sie voraussichtlich innerhalb der nachstaigere hundert Jahre als Supernova
explodieren werden. Ein Stern, BAT99 118, gehdrt mit aktilber hundert Sonnenmassen zu
den massereichsten bekannten Sternen. Ich habe sechssidi$sdtige Sterne mit Kohlensfid
Uberhaufigkeit gefunden. Bei einer Literaturrechercheimmébgleich mit den mir vorliegenden
Spektren habe ich unter 108 WN-Sternen 23 Doppelsternendeifuund 15 unsichere Kandi-
daten. Eine weitere Literaturrecherche der Rontgeneomssér Sterne weist auf 44 bis 53 von
108 Doppelsterne, von denen sechs mdgliche Kandidaten MXB$ sind. Damit entspricht
die Anzahl der bekannten Doppelsterne dem theoretischeariemgswert. Schlie3lich habe ich
sechs Sterne gefunden, die wie WR 002 in der MilchstraReerlivdenprofile aufweisen. Ich
diskutiere, ob diese Linienprofile als Hinweis auf schnBltaation interpretiert werden kénnen.

Anstelle einer Einleitung habe ich im néchsten Abschnitieri publizierbaren Text einge-
fugt, in dem ich Spektralanalysen von Wolf-Rayet-Sterngreine Zielgruppe von interessierten
Nicht-Physikern erklare.



1 Wolf-Rayet Sterne

Als Wolf-Rayet-Sternbezeichnet man die letzte Lebensphase der massereiclietap.Bei ih-
rer Enstehung waren sie etwa fiinfundzwanzig- bis hundérmaasereicher als die Sonne — die
massereichsten Sterne, die uns bekannt sind. Unter 10fafdédh Sternen in unserer Galaxie,
der Milchstral3e, gibt es nur etwa zweihundert Wolf-Raytetr#®8. Doch ihr Einfluss auf die Ent-
wicklung der Galaxie ist viel gréRer als es ihre geringe Ahzarmuten lasst: Zunachst gehoren
sie zu den hellsten Sternen und versorgen ihre Umgebungenltlich Strahlungsenergie. Sie
schleudern in dieser Phase ihre auReren Hillen mit Uber Kd6thetern pro Sekunde in die
Umgebung. So verlieren sie in einer Million Jahren etwardegisoviel Materie wie die gesamte
Sonnenmasse — die Sonne héatte sich bei einem soBteenwindin Bruchteilen ihres jetzigen
Alters von 5 Milliarden Jahren komplett aufgelost. Das vem dVolf-Rayet-Sternen ausgewor-
fene Material bildet manchmal spektakulére Gasblasen umStern, so wie es in Abbildung 1.1
zu sehen ist. Die Atome wurden in den Sternen jedoch verfirgiehaben Kernfusionsprozesse
durchlaufen. Wolf-Rayet-Sterne mischen in der Umgebungjer wieder neue Sterne entste-
hen kdnnen, zum vorhandenen Wassdfstod dem Helium auch noch schwerere Elemente wie
Kohlenstdt und Sauerst® — wichtige Bestandteile des Lebens auf der Erde! Wenn dimm&te
schlie3lich keine Kernfusion mehr durchflihren kbnnengengle in einer Supernova, einer ge-
waltigen Explosion. Dabei reichern sie das InterstellardMm noch einmal an, diesmal auch
mit Eisen. Ubrig bleibt von ihnen dann nur ein Neutronemsteger ein schwarzes Loch.

Abbildung 1.1: Gasblase um den Wolf-Rayet-Stern SMC AB 7



1 Wolf-Rayet Sterne

Die namensgebenden Astronomen Wolf und Rayet haben die-Réylét-Sterne 1867 ent-
deckt. Wie konnten sie diese von anderen Sternen untedsshevenn alle Sterne selbst mit den
gréRten Teleskopen nur wie winzige Lichtpunkte ausseherth@ulRer der Sonne kann nur ein
einziger anderer Stern, namlich Beteigeuze, raumlichediiég werden, das heil3t, man kann mit
einem sehr guten Teleskop seine Struktur ganz grob erkennen

Fur alle anderen Sterne muss man die Informationen in eimeigen Lichtpunkt hineininter-
pretieren. Dazu braucht man ein sehr detailliertes Vedsi&non verschiedenen physikalischen
Prinzipien, die hier kurz und sehr vereinfacht erklart veeréollen: Die Entstehung des Stern-
lichtes so wie die verschiedenen Arten, auf die das Stérinhaf dem Weg zu uns veréndert
wird.

1.1 Licht

Licht kann man sowohl alslektromagnetische Weldds auch als Teilchen beschreiben. Fir diese
Erkenntnis, den sogenannt@velle-Teilchen-Dualismusrhielt Einstein seinen Nobelpreis.

Wenn man Licht als Teilchen beschreibt, sieht man es alsél&nergiepakete mit einem
Impuls beziehungsweise Schwung, die von der Lichtquelle aus diechRaum fliegen. Diese
Pakete heiReRhotonen

Als elektromagnetische Welkann man sich Licht so vorstellen: Jedes geladene Teilcuen,
Beispiel einElektron erzeugt eirelektromagnetisches Kraftfeldas auf andere geladene Teil-
chen wirkt (auf anderaegativ geladendeilchen absto3end, apbsitiveanziehend). Schwingt
das Teilchen an seinem Ort hin und her, breitet sich sein &etdwie eine Welle und bringt
andere Ladungstrager ebenfalls zum Schwingen. Diesesi@gpmnvvon geladenen Rezeptoren
in unserem Auge, das durch Lichtwellen erzeugt wird, sigiwat dann unserem Gehirn eine
Lichtwahrnehmung. Dasselbe gilt fir Detektoren an einetaskep.
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Infrarot

~— —_—
400 nm | 450 nm 500 nm 550 nm | 600 nm [ 650 nm 750 nm

hoch- mittel- nieder-
frequente

T [ i t
UV Infrarot- | Terahertz- | Radar MW-Herd |UHF | UKW Mittehwelle
L réngenswatiung —| CBA ety od i | stah 009 VHF Kurzwelle  Langwelle

Ultraviolett-
strahlung

Hohen- Gamma- harte-  mittlere-  weiche-
strahlung strahlung

L Mikrowellen ' Rundfunk Wechselstrome

1fm 1pm 1A 1nm 1pm Tmm 1em 1m 1km 1 Mm

Wellen- =15 ~14 -13 =12 -1 -10 -2 -8 -7 —£ -5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5 & 7
lange (m}

Frequenz(Hz) 102 10 0% 10 10 0% 1307 1™ 10" 0™ 10 0% 10" 10 w® 1w0® 107 10° 10 10 10° 10

1 Zetta-Hz 1 Exa-Hz 1 Peta-Hz 1 Tera-Hz 1 Giga-Hz 1 Mega-Hz 1 Kilo-Hz

1

Abbildung 1.2: Die Wellenlangenbereiche im Elektromaigguéten Spektrur.

Photonen beziehungsweise elektromagnetische Wellerekomehrere Eigenschaften haben:
eine bestimmt&nergie(das entspricht déiellenlangealso dem Abstand zwischen zwei Wel-

1Aus dem Bildarchiv der ESO, htijawww.eso.orgesopi@imageghtml/phot-09a-03.html. Eingesehen am
16.06.2008

2Grafik von Horst Frank, Jailbird and Phrood, htge.wikipedia.orgyiki/Bild:Electromagnetic_spectrum_c.svg.
Eingesehen am 16.06.2008
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1.2 Spektrum

lenbergen) und einBolarisation(das entspricht der Schwingungsrichtung bei Wellen, also z
Beispiel links-rechts oder oben-unten). Die Polarisatiann man zur Interpreation von asym-
metrischen Objekten heranziehen (zum Bespiel scheibgea)ytoder auch von Magnetfeldern.
Beides spielt fiir einfache Modelle von Wolf-Rayet-Sterkeime Rolle, dort schwingen die Elek-
tronen in alle Richtungen statistisch gleichmafiig veneit die Polarisation kann vernachlassigt
werden.

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

In Abbildung 1.2 sind die verschiedenen Wellenlangenkbeeelektromagnetischer Strahlung
eingezeichnet. Am linken Rand des Bildes sind die kleinstélenléangen eingetragen, also
die energiereichste Strahlung, am rechten die gré3tereNafigen. Der Bereich des sichtbaren
Lichts, der nur ein kleiner Ausschnitt aus dem gesamtent8pakist, ist oben nochmals vergro-
Bert dargestellt. Die Skala ist unten beschriftet mit deliéfé&nge, die man auch in die Frequenz
umrechnen kann. Eine weitere Moglichkeit wére, die Eneagizutragen.

UV-Strahlung hat Wellenlangen, die etwas kleiner sind sslds sichtbaren Lichts. Sichtbares
Licht, das heif3t elektromagnetische Stahlung oder Photatie von unserem Auge wahrgenom-
men werden kénnen, unterscheidet sich durch nichts vongeinund UV-Strahlung als durch
die Wellenlange. Die Farben sind dann einfach verschiedi¢glenlangen innerhalb des Berei-
ches, den das Auge wahrnehmen kann.

Je kleiner die Wellenlange, desto groRer ist die EnergieStiahlung. Réntgenstrahlung hat
genug Energie, um zum Beispiel Zellen zu zerstéren, Radiemelie noch rechts auf3erhalb der
Abbildung liegen wirden, dagegen gar nicht.

1.2 Spektrum

Schlief3lich besitzt das Sternlicht noch die Eigenschaftritensitat, das bedeutet die Anzahl der
Photonen, die man in einem Zeitraum auf einer Messflache eirgrer bestimmten Wellenlange
misst (beziehungsweise im Wellen-Vokabular Aiaplitude das ist die Hohe der Wellenberge).

STERNLICHT TELESKOP SPALT PRISMA  SPEKTRUM KAMERA
sammelt das  blendet den spaltet das
% Sternlicht Hi.nte’ daus Licht auf

% AN

Abbildung 1.3: Der Weg des Sternlichts zum Spektrum

Kombiniert man die beiden Eigenschaftéfellenlangeund Intensitat kann man eirspektrum

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC 7



1 Wolf-Rayet Sterne

erstellen. Das heil3t, man misst, welche Wellenlange mithezlIntensitat von dem Stern abge-
strahlt wird. Dazu kann man zum Beispiel einen roten Filtedén Strahlengang des Fernrohrs
oder Teleskops legen und dann messen, wieviel rotes Lichtlem Stern im Teleskop ankommt.
Danach macht man das gleiche mit einem blauen Filter. DataBterne eher intensiv im Roten
oder im Blauen leuchten, kann man sie schon einmal grobsatiteiden.

Genauer funktioniert das gleiche mit einem sogenan@igter, das das Licht wie eifPrisma
in seine Wellenlangeaufspaltet(wie die Regentropfen das Sonnenlicht zu einem Regenbogen
aufspalten). In Abbildung 1.3 wird schematisch gezeige die meisten astronomischen Auf-
nahmen entstehen. Ein Teleskop sammelt mdglichst vielthich einem Stern. Das Teleskop
erzeugt ein scharfes Bild des beobachteten Himmelsau#isshauf einer Platte. Der Stern, den
man analysieren mdchte, wird genau auf einem Spalt in deétePdagebildet (Bruchteile von
einem Millimeter breit). So kommt nur das Licht des Sternglé@m dahinter liegendeB8pektro-
graphen— und nicht das Hintergrundslicht oder andere Sterne. Damslght wird dann von
einem Gitter zu einem Spektrum aufgespalten. Jetzt liegérBlau, Grin und Rot und Infrarot
nebeneinander (wie in Abbildung 1.2) — die realen Spek&pigen sind jedoch immer nur fur
einen Ausschnitt aus dem Spektrum ausgelegt. Mit Digitatikas kann man von diesem aufge-
spaltenen Sternlicht Aufnahmen machen, die bei den vaadehen Wellenlangen die Intensitat
registrieren. Die Aufnahmen kénnen ruhig in Schwarz-Weiid,sdenn jetzt entspricht ja jeder
Farbe eine Position im Spektrum.

4000

3000

Intensitat

2000

1000 | | | |
5400 5600 5800

Wellenldnge

Abbildung 1.4: Spektrum des Sterns BAT99 130, aufgenommeAAO3

Eine solche Schwarz-Weil3 Aufnahme von einem Sternspekthien von dem Wolf-Rayet-
Stern BAT99 130, ist Abbildung 1.4. Der Spalt in dem Foto inbAtbung 1.4 lag senkrecht, von

3Anglo-Australian Observatory. Quelle: httfarchive.ast.cam.ac.(day.
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1.3 Warmestrahlung

links nach rechts sind die verschiedenen Wellenlangen zenseMan sieht in der Mitte einen
hellen Streifen, das ist das aufgespaltene SternlichthBlien Punkte in dem Streifen sind jetzt
Merkmale bei verschiedenen Wellenlangen, unsere Hawoptiretionsquelle von dem Stern.

Als Nachstes liest man mit einem Computerprogramm an jeigdie$ dem hellen Streifen die
Intensitat aus. Das Ergebnis tragt man in ein Koordinatgtegy ein. Die Intensitaten aus diesem
Foto sind in dem Koordinatensystem in Abbildung 1.4 zu sebetzat fangt die eigentliche Arbeit
an: aus Kurven und Linien in dem Diagramm einen individuelern zu interpretieren.

Wenn man ein Spektrum benutzt, um Informationen Uber eiekdlzu erhalten, heildt die Me-
thode SpektralanalyseSie kann bei allen astronomischen Objekten angewandtemerchicht
nur bei Wolf-Rayet-Sternen. Man benutzt diese Technik alieh in der Festkdrperphysik oder
in der Chemie, um Informationen uber sehr kleine Strukturerbekommen. Mit verschiede-
nen Instrumenten wertet man ganz verschiedene BereichSpmgdrums aus — von Radio- bis
Rontgenstrahlung. In diesem Text soll es nur um die Intéapos von Infrarot-, sichtbarem und
UV-Licht von Wolf-Rayet-Sternen gehen.

1.3 Warmestrahlung

190, Plancksches Strahlungsspektrum

108

E / f
/10000 K \ -

° /3000K \\ -
104_; / \\\ %—10

ol [ A NN
/ / /500 K _— \\\\,
/ / / / 300 K \\\QQA

S I A N A A A

0.1 1 1

Spektrale spezifische Ausstrahlung, W/(m? um)
|
™~
~
/
|
Spektrale Strahldichte, W/(m? pm sr)

Wellenlange, um

Abbildung 1.5: Schwarzkérperstrahlung fur verschiedeemeraturefi.

Ein warmer oder heil3er Gegenstand strahlt Licht entspnettler Planck-Funktion ab, das heif3t
wenig bei sehr kleinen Wellenldngen, ansteigend bis zu &isdlenlange, bei der das Maximum
der Intensitat abgestrahlt wird, und dann wieder abfall&as nennt man aucBchwarzkdrper-
strahlung Bei welcher Wellenlange das Maximum ist, hangt von der Tenajoir des Korpers ab.

“Bild von httpy/upload.wikimedia.orfyvikipedigcommong)/0g/BlackbodySpectrum_loglog_150dpi_de.png, ein-
gesehen am 17.06.2008
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1 Wolf-Rayet Sterne

Eine “kalte” Gluhbirne leuchtet viel réter als die viel hei® Sonne und erzeugt im Gegensatz zu
ihr kaum UV-Strahlung, die uns braunt. Ein Stlick Eisen, das Brhitzt, gliht erst ziemlich rot,
erhitzt man es noch mehr, gliiht es weil3.

In Abbildung 1.5 sieht man die Ausstrahlung der Sonne, die @berflachentemperatur von
knapp 5777 K (Kelvin), also etwa 550€ (Grad Celsius) hat, als gelbe Linie. Das Maximum
liegt im Bereich des sichtbaren Lichts, hier in allen Farbéa ein Regenbogen eingezeichnet
— kein Wunder, dass unsere Augen vor allem auf diesen Wallgehbereich ausgerichtet sind.
Das Maximum eines Sterns mit 10.000 K ist links noch eingdredt, das Maximum eines Sterns
mit 100.000 K lage noch ein ganzes Stlick weiter links im fergy.

Die Erde mit einer Temperatur von 300 K27°C strahlt vor allem im Infraroten (rote Kurve
in Abbildung 1.5). Das erklart zum Beispiel den Treibhdtedd: CG, in der Erdatmosphére lasst
die Wellenlangen sichtbaren Lichts der Sonne auf die Eefkektiert jedoch die Infrarotstrah-
lung der Sonne. Je mehr G@ der Erdatmosphére ist, desto mehr heizt sich die Erde imie e
Gewachshaus auf.

Aus derspektralen Energieverteilurigann man schon die erste Information Uber Wolf-Rayet-
Sterne entnehmen: Ihr Emissionsmaximum liegt weit im U\4 deail3t Wolf-Rayet-Sterne sind
besonders heil3, viel heiRer als die meisten anderen SWfaeben gezeigt hat die Sonne ei-
ne Oberflachentemperatur von etwa 6000 K, die Oberflache@mertur von Wolf-Rayet-Sternen
liegt dagegen zwischen 20000 K und 200000 K! Sie gehdren muhd#esten bekannten Ster-
nen. Zur genauen Bestimmung der Temperatur kann man diekkamve jedoch nicht ohne
Weiteres nutzen, da das Spektrum vor dem Effdrebei einem Teleskop noch verandert wird.

1.4 Strahlungsverdinnung

< > =D

Abstand 2 Lichtsensoren

Abbildung 1.6: Strahlungsverdiinnung des Sternlichts

Dasselbe Sternlicht, das bei einem grof3en Abstand vom @Btailen Raumrichtungen zu sehen
ist, muss auch bei einem geringeren Abstand da gewesenDssEwischen kann — zumindest
wenn man sich einen leeren Raum vorstellt — nichts verloeaiggen oder dazu gekommen
sein. Dieses Prinzip entspricht in der Physik eildentinuitatsgleichung
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1.5 Rotung

Wenn man sich bei dem Abstand 1 vom Stern und bei dem Abstand2Stern jeweils eine
Kugelschale vorstellt (siehe Abbildung 1.6), dann flieRictilbeide gleich viel Licht. Durch ein
Flachenelement aber, zum Beispiel dirding eines Teleskops, flieRt beim Abstand 1 mehr
Licht als beim Abstand 2, da sich dort dasselbe Licht auf @iisgesamt viel grof3ere Flache
verteilen muss. Was dann pro Flachenelement Ubrig bleibtjiél weniger. Das gilt natlrlich
genauso fir eine kleine Flache wie die Iris eines Auges.

Die Konsequenz ist das, was wir aus unseren Alltagserfgerukennen: Eine Lichtquelle, die
weiter von uns entfernt ist, scheint dunkler als eine gleétle Lichtquelle, die naher ist.

Es ist eine der grol3en Herausforderungen in der Astronomignterscheiden, ob ein Stern
(oder auch ein anderes Objekt, zum Beispiel eine Galaxut 8D hell und naher, oder sehr hell
und daflr weiter weg ist. In vielen Fallen ist das einfacthhientscheidbar. Von wenigen Wolf-
Rayet-Sternen sind die Entfernungen genau bekannt. Werbekannt sind, gehdren die Sterne
oft zu Sternhaufen oder benachbarten Galaxien, fiir die ®be Methoden zur Entfernungsbe-
stimmung gibt.

1.5 Rotung

Im All herrscht ein Vakuum — fast. Aber der Weg des Lichts vimem Stern bis zum Teleskop auf
der Erde ist lang, und ganz leer ist der Raum dazwischen:rdoht befinden siclGas das vor
allem aus einzelnen Atomen, manchmal aber auch Molekilemigen gebundenen Atomen)
besteht, undstaub(Hunderte Atome). Das Gas absorbiert einen Teil des Lictdas-wird im
nachsten Abschnitt erklart. Der Staub dagegen streut ddw, liind zwar das blaue Licht (kurze
Wellenlédngen) mehr als das rote (langere Wellenlangerg.libgt daran, dass der meiste Staub,
der sich im All befindet, sehr klein ist, etwa so grol3 wie diellév¥édnge von blauem Licht. In
diesem Fall ist die Streuung arffektivsten. So kommt weniger von dem blauen Licht, aber noch
das meiste des roten Lichts bei uns an: der Stern erschahtgeer, als er eigentlich ist, er ist
gerotet

log F, [erg s* om? A

L L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘ L ‘
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Abbildung 1.7: Die spektrale Energieverteilung von WR158Rdtung.

In Abbildung 1.7 sieht man die spektrale Energieverteilumgn Wolf-Rayet-Stern WR 158 mit
starker ROtung. In Blau sind tatsachlich beobachtete sitf#tien eingezeichnet, mit dem markan-
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ten Knick im UV-Bereich, der durch Rétung entsteht. In Roeisa Modell desselben Sterns ohne
Ro6tung eingezeichnet, man sieht das rechte Ende der Waahiesigskurve. Im Infrarotbereich
ist der Fluss des Sterns, eingezeichnet durch so genanotten®itriemarken als blaue Kastchen,
noch sehr ahnlich wie der des Modells.

Der meiste Staub stort die Sicht, wenn man tief in unserex@ggldie Milchstral3e hineinguckt.
Im galaktischen Zentrum kann man die Sterne nicht mehr dbardichtbares, sondern am besten
durch ihr infrarotes Licht sehen. Wenn man nahe Sternedfggtoder andere, die auf3erhalb der
Milchstral3e, zum Beispiel in den benachbarten Galaxiefd&tmd Kleine Magellansche Wolke
liegen, dann ist die R6tung viel geringer.

1.6 Linientibergange

Nach einem einfachen Atommodell von Niels Bohr gibt es eiAgmmkern, in dem die posi-
tiv geladenerProtonensind, und dieElektronenfliegen auf ihren Bahnen um den Kern herum,
dargestellt in Abbildung 1.8 (Neutronen im Kern wurden hiexggelassen). Die Elektronen sind
negativ geladen, sie werden vom Atomkern also angezogennWie auf eine Bahn wollen, die
weiter vom Atomkern entfernt ist, brauchen sie dafiir Ereergijenauso, wie wir Energie investie-
ren missen, um einen Ball nach oben zu werfen, der ja aucherdrde nach unten angezogen
wird (hier aber durch Gravitatigirdanziehung und nicht durch elektromagnische Kréfte). Um
einen Ball von einem Turm herunter fallen zu lassen, missekeme Energie hineinstecken, im
Gegenteil, es wird noch welche frei, die der Ball benutzemkaim am Ful3 des Turms Blumen
umzuknicken oder Glasscheiben zu zerbrechen. GenausdEwenie frei, wenn ein Elektron
wieder in Richtung des Kerns “herunterfallt”.

Schale 1 Protonen

Abbildung 1.8: Einfaches Atommodell mit Lichteinstrahtun

Die Quantenphysik sagt nun, dass die Elektronen nichtégerum den Kern fliegen kdnnen,
sondern nur auf ganz bestimmt8chalen Die Energie, die sie beim Klettern zwischen Schalen
aufnehmen oder beim Fallen abgeben kdnnen, entsprichtdesmtBohrschen Atommodell dem
Abstand dieser Schalen. Das heif3t, sie kdnnen nicht irgeadmergie aufnehmen, sondern nur
bestimmtegequanteltedPortionen. Wo diese Schalen genau liegen und wie grol3 diggieabé-
stande detJbergéangesind, ist charakteristisch fiir jede Atomsorte, je@#sment zum Beispiel
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1.7 Emission

fir Wasserstfi anders als fur Helium, Kohlendtfaoder auch fir Sauerdto

Im neutralen Zustand hat ein Atom genausoviele positivéoRem im Kern wie negative Elek-
tronen auf den AufRenbahnen, die Ladungen gleichen sichraidas Atom ist von aufl3en be-
trachtet nicht geladen. Bekommt ein Elektron geniigend dgimeum auf die aulierste Schale zu
kommen, und noch mehr, dann kann es sich ganz aus dem Atom [@aen ist das Atom positiv
geladen, es igbnisiert

Diese Energie, die Elektronen brauchen, um auf eine héhahsm Bu gehen oder sich ganz
aus dem Atom zu befreien, kénnen sie zum Beispiel d@tifdemit anderen Atomen bekom-
men. Oben wurde erklart, dass auch Photonen Energiepamtgind, jede Photonensorte hat eine
bestimmte Energie bzw. Wellenléange. Die Elektronen eiremEntes konnen dann bestimmte
Photonen als Energie aufnehmen, um auf eine héhere Schhlettarn, und Photonen von cha-
rakteristischen Wellenlangen ausstrahlen, wenn sie widdanterfallen.

Wenn man vom Licht der Schwarzkdrperstrahlung einen Austtdh einem kleinen Wellen-
langenbereich betrachtet, verlauft die Intensitat wie eirenig gekrimmte Linie. Dieses Licht
bezeichnet man dann a®ntinuum Im Kontinuum entstehen dann bei den Wellenlangen, die
bestimmten Schalentbergangen im Atom entsprechlesgrptions-und Emissionslinien

Wenn das Licht an Atomen vorbei muss, die bei einer bestimmiellenlange die Energie des
Lichts aufnehmen — die Elektronen damit auf eine héhere Bahingen — dann werden aus dem
Kontinuumslicht Photonen bestimmter Wellenlamdpsorbiertund die Intensitat nimmt an dieser
Stelle des Spektrums ab. Die Elektronen, die Licht absdrheben und auf eine héhere Schale
geklettert sind, fallen spéter auch wieder zurlick auf migde Bahnen und geben wieder ein
Photon ab. Diesmal entsenden sie das Photon aber in eifkgeuRichtung und wahrscheinlich
nicht wieder genau in die alte Richtung, aus der es absonigrde. Aus der urspringlichen
Richtung betrachtet wurde die Intensitét bei dieser Wellege geschwécht.

Emission
Kontinuum

L Abs%rption _

Intensitét

O R N W b~ O

\ \ \
0 1 2 3

Wellenldnge

Abbildung 1.9: Schematische Darstellung von Absorptiamsd Emissionslinien.

1.7 Emission

Emissionslinien, also eindfektive Erh6hung der Strahlungsintensitat, sieht man daenn bei

einer Wellenlange mehr emittiert als absorbiert wird. DiekiEonen fallen von einer Schale auf
die néchste herunter. Sie missen jedoch durch einen anbllergmanismus als Absorption auf
diese Schale gekommen sein, denn sonst Uberwiegt die Gassorition immer die Wieder-
emission in dieselbe Beobachtungsrichtung und man kamre ldfiektive Emission feststellen.
Ein solcher Mechanismus ist die Absorption einer grolReneerdie, bei der die Elektronen auf
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einen hdhere Schale angeregt werden, und dann stufenweis&chale zu Schale, herunterfal-
len. Dann gibt es bei manchen Wellenlangen Emission, betrdé&eine Absorption stattgefun-
den hatte. Eine andere, wichtigere Mdglichkeit ist, dassedektronen durclstol3emit anderen
Gasatomen auf die hdhere Schale angeregt wurden und damBEmission eines Photons wie-
der herabfallen. Diese StoRe miissen sehr energiereichuséioft genug vorkommen, um zu
einer merklichen Emission zu fihren. Wenn ein Stern alsosEiomslinien zeigt, dann ist das
Gas, das ihn umgibt, heil (energiereiche StoRRe) und aufleseer dicht (haufige St6RRe). Eine
dritte Mdglichkeit istRekombinationBei heil3em Gas sind die Atome ionisiert. Wenn es auch
dicht genug ist, trfen freie Elektronen und ionisierte Atome aufeinander urkdmeinieren.
Dabei wird dann auch die Energie als Photon abgegeben.

Ob man eine Linie in Absorption oder in Emission sieht, haamgter Art des entsprechenden
AtomuUbergangs: die meiste Zeit sind die Atome im Grundznustalas heildt, die Elektronen
befinden sich auf den tiefsten Bahnen, die frei sind. Sie &bradso nur Energien aufnehmen, die
Ubergangen von diesen Bahnen aus entsprechen. Ubergamg@éeo htheren Schale a auf eine
noch héhere b sieht man dann nicht in Absorption, aber duscimeEmission, wenn das Elektron
von Schale b stufenweise herunterfallt. Ebenso kann maorRlgkationslinien, also von ganz
frei bis zum Grundzustand, in Emission sehen.

In der gerdteten Planck-Kurve findet man also bei allen $teamarakteristische Absorptions-
und Emissionslinien, an denen wir erkennen kénnen, welraénte sich in debternatmosphé-
re befinden. Emissionslinien bei Sternen sind jedoch sehersedtber genau diese Emissionsli-
nien sind das Hauptmerkmal der Wolf-Rayet-Sterne! Wolf Raget haben vor etwa 150 Jahren
Spektrenspektren mit Prismen erzeugt und dabei entdeags, €s in den Spektren der meisten
Sterne dunkle Bereiche, also Absorptionslinien gibt, uadbei wenigen starke helle Bereiche,
also Emission (so wie in dem Schwarz-Weil3 Foto in Abbildud].1Diese Sterne klassifiziert
man als Wolf-Rayet-Sterne. Wolf-Rayet-Sterne sind alsgelven von sehr viel dichtem, heil3en
Gas.

1.8 lonisationsgrad und Klassifikation

Ein ionisiertes Atom, also eines, dem schon ein oder meltkidronen fehlen, hat andere ty-
pische Linienlbergange als ein neutrales Atom. Man karm atsden Linien auch erkennen,
ob die Atome in der Sternatmosphéare ionisiert sind odertnistome werden bei hohen Tem-
peraturen ionisiert, die genaue Temperatur ist flr jedesnEht anders. So kann man bei den
meisten Sternen anonisationsgrad das bedeutet daran, wie vielen Atomen ein Elektron und
wie vielen sogar mehr als eines fehlt, die Temperatur edsenilan tberprift einfach, wie stark
die entsprechenden Spektrallinien der lonen gegenibdridiem der neutralen Atome sind und
rechnet die Temperatur mit der einfachgsha-Gleichungus.

Wolf-Rayet-Sterne werden auch danach in UnterklassentaiiteVereinfacht bedeutet das,
die Starke einer Linie von neutralem Helium (das heif3t inAlgronomie Ha) mit der Starke
einer Linie von einfach ionisiertem Helium (ein Elektrorhfie Hen) zu vergleichen und das
Verhaltnis zwischen beiden zu bilden (tatséchlich werdsiinich noch mehr Linien betrachtet).
Die verschiedenehinienverhéltnissedie 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 dichtenf3ém Gas umgeben sind, das zudem
noch weit ausgedehnt ist, kann man die Temperatur nicradirdus den lonisationsverhaltnissen
und denSpektralklassemableiten. Das liegt daran, dass in verschiedenen BereiddeSternat-
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mosphare ganz verschiedene Temperaturen und damit aushtlonsverhéltnisse herrschen —
eine Linie entsteht vielleicht nah beim Stern, wo es sehB Istj die nachste weiter aul3en und
eine dritte sehr weit weg vom Stern, wo es schon kihler abereirmoch dicht genug flr eine

messbare Linie ist. Diese Linien sieht man dann nur alleusaifsiert im Sternspektrum. Daraus
die Sterntemperatur abzuleiten ist nicht trivial. Die kinstarke hangt hier auch von der Dich-
te ab: desto dichter die Atmosphare ist, desto starker smd.idien und desto mehr Gas ist

vorhanden, das auch in groRen Entfernungen vom Stern nigslange Linienbeitrdge erzeugt.

1.9 Kernfusion

Man beobachtet, dass fast alle Objekte im Universum auseéféds bestehen (etwa 80%), au-
Berdem aus etwas Helium (etwa 19%). Alle anderen Elemesaumen machen nur ein Pro-
zent der Materie im Universum aus. Diese Information hat efzmfalls durch Spektralanalyse
bekommen — von Sternen, Galaxien, Gaswolken und der Soneleh&/Linienstarke welcher
Wasserstghaufigkeit also welchem Wassersfanteil genau entspricht, ist abhéngig von der In-
terpretation und der angenommenen Modelle. Aber dass &tealflan astronomischen Objekten
Wasserstfi das mit Abstand haufigste Element ist, ist unbestrittemed?émn bilden da eine selte-
ne Ausnahme, und eine weitere Ausnahme sind die Wolf-Ratertae: Die meisten Wolf-Rayet-
Sterne zeigen gar keinwasserstgiinien, einige wenige zeigen nur leichte Wassetffiitden, alle
scheinen fast vollstédndig aus Helium zu bestehen! Ein EiMiolf-Rayet-Sterne zeigt zusatz-
lich Linien von Stickstdf (das Zeichen fir dieses Element ist N), andere zeigen stamlen von
Kohlenstdt (C). Man unterteilt die Wolf-Rayet-Sterne also in zwei Quap, dieWN-Sternaind
die WC-SterneWie kann es kommen, dass Wolf-Rayet-Sterne aus Heliunelest wenn alle
anderen Sterne hauptséachlich aus Wasdsital?

Atomkerne bestehen addeutronenund Protonen. Die verschiedenen Elemente unterscheiden
sich durch die Anzahl der Protonen in ihrem Kern. Wassérgtan Beispiel hat ein Proton im
Kern, Helium zwei, Kohlenst® sechs, Stickstd sieben, Sauersfibacht, Eisen schon 26 und
Uran sogar 92. Jede Anzahl entspricht einem Element. Tragtaite Elemente der Anzahl nach
in eine Tabelle, erhalt man das Periodensystem. Atome kdja®ch ineinander umgewandelt
werden, beKernfusionwerden mehrere Protonen zu einem Kern zusammengebrachteime
spaltungwerden grol3e Atomkerne aus vielen Protonen in zwei sepdaate aufgespalten. Um
zwei Protonen zu einem Heliumkern zu fusionieren, musschsi&ehr viel Energie aufgewandt
werden, da die positiv geladenen Protonen sich elektrisstoBen. Erst wenn sie sehr dicht bei-
einander sind, packen sie di@rnkrafte die nur sehr kurz&keichweiterhaben, und lassen sie
zusammenfallen. Dabei wird Energie frei. So werden immeéfgre Kerne gebaut bis hin zu
Eisen. Eisen hat den energetisch optimalen Zustand, wéehsfern noch weiter an, wird die
elektrische Abstol3ung wieder relevant und der Atomkermgatisch ungunstiger.

Es hat eine Weile gedauert, bis Kernfusion gut genug veistamvar, um zu erkennen, dass
die Bedingungen im Kern der Sonne, der Druck und die Temerkrt, ausreichen fiir die
Fusion von Wasserdiozu Helium, und dass diese Fusion, das sogenaWateserstgbrennen
die Energiequelle der Sonne ist. Irgendwann wird der KerrSdmne also nur noch aus Helium
bestehen. Die Energie, die pro Kernfusion frei wird, isirggrm Vergleich zur Strahlungsenergie
der Sonne, aber die riesigen Vorrate an Wass@astonen im Zentrum der Sonne versorgen sie
Uber etwa 8 Milliarden Jahre ziemlich konstant mit Energie.

Wenn wir beobachten, dass Wolf-Rayet-Sterne aus Heliutehes, dann kénnen wir schlie-
Ren, dass sie sich in einem spaten Entwicklungsstadiumdeefimn dem schon sehr viel Was-
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serstdf zu Helium umgewandelt wurde. Kohlenfftast ein Produkt vorHeliumbrennen das
bedeutet, die WC-Sterne, die schon etwas mehr Kohlfre@men, entsprechen wahrscheinlich
einer noch spateren Entwicklungsphase als die WN-SterigeFsionsprozesse finden jedoch
im Sternzentrum statt, nicht auf3en, in der sichtbadéile des Sterns. Es muss also im Leben
des Sterns etwas mit der Hulle passiert sein, wahrend er im dkan Wasserstbzu Helium ver-
brannt hat. Die Sterne missen vor diesem Stadium instahéed? durchlaufen haben, in denen
sie ihre Hillen abgestolR3en haben.

1.10 Lichtverschiebung: Doppler-Effekt

Qo000
W mwmmm

Abbildung 1.10: Der Doppler-fekt bei einem vorbeifahrenden Auto

Der Doppler-Etekt ist der “wiiii-ummm”-Efekt von einem vorbeifahrenden Auto bei einem Au-
torennen. Der Motor macht immer das gleiche Gerausch. Wesiatejedoch auf den Beobachter
zubewegt, verkiirzt sich durch die Bewegung die WellenlgdgeTon wird héher), wenn das Au-
to vorbeigefahren ist und sich vom Beobachter fortbewegt] die Wellenlange gré3er und der
Ton wird tiefer (siehe Abbildung 1.10).

Das gleiche passiert mit der Wellenlange vom Licht der ®&teBewegt sich der Stern vom
Beobachter weg, wird das Lichbtverschobendie Wellenlange wird gréRer. Bewegt sich der
Stern auf den Beobachter zu, werden alle SpektralliblanverschobenUm wieviel die Linien
(oder der Ton beim Autorennen) verschoben sind, hangt voGdschwindigkeit ab.

Wenn man von Laborexperimenten weil3, wo eine Linie eiggm#ein misste, dann kann man
an der Lage der Linien also erkennen, ob sich der Stern aufwoder von uns weg bewegt.

«{ blauverschoben
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Abbildung 1.11: Schematische Darstellung der Blauvegdnitig 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 schmaliwden Abbildungen 1.9 und
1.11. Der Hauptgrund daftr ist, dass die Atome in der Steragphdare nie stillstehen, sondern
sich in alle Richtungen durcheinander bewegen. je heilfeGeas ist, desto schneller bewegen
sich die Atome darinTemperatuiist nichts anderes als ein Malf? fur digttlere Geschwindigkeit
der Atome (oder Molekile). So ist die mittlere Geschwinegigkler Atome in einem Gas wie in
einer Sternatmosphare durch die Temperatur festgelegt.eatige Atome fliegen viel schneller,
einige viel langsamer, und alle in verschiedene Richtungen

Die Atome sehen also den Stern durch ihre eigene BewedappglerverschobenVenn sie
die fiir inre Ubergange moglichen Energien absorbieregeliaiese nicht bei den Laborwellen-
langen, sondern verschoben. Durch die ungeordnete BewetpirGasatome ist die Absorption
manchmal rot- und manchmal blauverschoben. Was wir betdradt dann die Summe aus vie-
len blau- und rotverschobenen Linien: Eine verbreitertde.i

In Abbildung 1.12 sieht man einen kleinen Ausschnitt aus @mnenspektrum, wie es im
Rahmen des Astropraktikums von Studierenden am EinsteintuPotsdam aufgenommen wur-
de. Dass das Licht hier die ganze Hohe des Spektralstredigsfsillt im Gegensatz zum Stern-
spektrum in Abbildung 1.4, liegt daran, dass man die Sonmhifjdbeobachten kann und das
Sonnenlicht den ganzen Spalt ausfillt, wahrend die Stelertimmer nur ein Pinktchen sind.

Im Kontinuumslicht der Sonne erkennt man vier verbreitengen. Zwei davon, die breiteren,
sind Eisenlinien. Eisen gibt es nicht in der Erdatmosphdlpey in der Sonnenatmosphére. Die
schmaleren Linien sind vom molekularen Saudfs, den es nicht in der Sonnenatmosphére
geben kann, da die Molekiile bei den Sonnentemperatureelésfgverden: Die Linien stammen
aus der Erdatmosphére. Das Sonnenlicht muss auf dem Weg insteigturm durch beide At-
mospharen, die jeweils ihre Absorptionslinien erzeugendi®@ Sonnenatmosphére viel heil3er ist
als die der Erde, ist dort die mittlere Geschwindigkeit deiichen auch viel gro3er. Dort gibt es
Beitrage zur gesamten Linie, die starker rot- oder blawreisen sind als in der Erdatmosphére.
Deswegen sind die Linien breiter!

Intesitat

Wellenlange

Abbildung 1.12: Kleiner Ausschnitt aus dem Sonnenspektrum
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Dass die Temperatur der Bewegung der Teilchen entspriithiibgigens auch fir einen Fest-
korper wie ein Stiick Metall oder einen Stein: Dort kdnnenAtieme nicht wild durcheinander
fliegen, sondern nur an ihrem festen Platz schwingen, jesfieihndesto heil3er. Wie oben erklart
wurde, erzeugt gerade dieses Schwingen elektromagretdelien, also Licht! Ein warmer oder
heiRer Kdrper gliiht oder leuchtet!

Die Linien in Sternspektren sind alsemperaturverbreitertAn der Breite der Linien kdnnen
wir unterscheiden, welche Absorptionslinien im Gas derritgnosphére entstehen, denn diese
ist hei’ und die Linien also breit, und welche Absorptiamsih durch dasnterstellare Medium
erzeugt werden, also durch Atome oder Gaswolken, die isgench Raum zwischen dem Stern
und dem Beobachter auf der Erde sind. Viele dieser Linied sahr fein, und man braucht sehr
hochaufgeldste Spektren, um sie Uberhaupt zu sehen.

Schlief3lich gibt es noch die Linien der Erdatmosphare. faig meist bekannt, wie zum Bei-
spiel die oben gezeigten Linien von Saueffstmlekilen Q. Wenn man jedoch Spektren ohne
den Einfluss der Erdatmosphére haben méchte, muss man sgatahten aus dem All (so wie
dem Hubble Space Telescope) aufnehmen.

1.12 P-Cygni Profile

Die Linienbreite funktioniert jedoch leider auch nicht glser Temperaturindikator fir Sternat-
mospharen: Alle anderen Bewegungen, die keine einhatlRithtung haben, verbreitern die
Linien ebenfalls. So sind die Linien der Sonne doppelt sat,bads man ausgehend von der
Temperatur der lonisationsverhaltnissen annehmen wivgen sich nicht nur einzelne Ato-
me durcheinander bewegen (Temperatur), sondern auch asmakete, bezeichnet man dies
alsMikroturbulenz

Die Emissionslinien der Wolf-Rayet-Sterne sind noch wésdmbreiter als die der Sonne.
Dazu kommt, dass nicht alle Linien der Wolf-Rayet-Sterne birmalen verbreiterten Formen
zeigen. Manche Linien, die man sonst in Absorption sehergyiitaben sehr &iéllige Linien-
profile: P-Cygni Profile benannt nach dem Stern P-Cygni, bei dem man sie zuerstdgafurat.
Beide Profile werden in Abbildung 1.13 gezeigt.
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Abbildung 1.13: Ein P-Cygni Profil und eine Emissionslinié& raichtem P-Cygni Ansatz

Man interpretiert sie so: Etwas, das sich sehr schnell asizurbewegt, absorbiert einen Tell
des Sternlichtes (blauverschobene Absorptionslinie), etwas, dass sich sehr schnell von uns
weg bewegt, emittiert selbst Licht (rotverschobene Erisslinie). Die Sternatmosphéare zwi-
schen dem Stern und uns erzeugt eine ganz normale Absalptienmit der Besonderheit, dass
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sich diese Sternatmosphare mit tber 1000 Metern pro Selaurddms zu bewegt und die Absorp-
tionslinie also blauverschoben ist. Natirlich absorhiget Sternatmosphéare, die nicht zwischen
dem Stern und uns, sondern Uber, unter und hinter dem Stgtndiuch, aber nur Licht, das ohne-
hin nie bei uns angekommen ware. Dann emittiert sie das kiddder, aber diesmal einen Teil
davon in unsere, also in Beobachtungsrichtung. Die Atméspldie von uns aus gesehen hinter
dem Stern ist, bewegt sich aber von uns weg, wie man an deel®ohiebung der Emissionslinie
sieht. Die blauverschobene Absorption und die rotversehelEmission ergeben zusammen das
P-Cygni Profil.

Wenn sich die Atmosphére vor dem Stern auf uns zubewegt @nlliaier dem Stern sich von
uns wegbewegt, dann hat der Stern eiBéernwind das heilt, er verliert seine eigene Hiille mit
1000 bis 2000 ks in alle Richtungen ins All. Die Geschwindigkeit des Stemdes erkennt
man an der Breite der Linien. Die Bewegung des Sternwindsdst durcheinander wie die der
Temperatur oder der Mikroturbulenz, sie ist geordnet.

1.13 Sternwinde

Der Sternwind von Wolf-Rayet-Sternen ist so dicht, undvtassenverlustiadurch so stark, dass
man nicht mehr genau sagen kann, wo ein Stern aufhért und mwide anfangt. Man muss die
Grenze bei einer bestimmten Dichte definieren.

Auch andere Sterne, vor allem die grol3erassereicherhaben Sternwinde — mit nur einem
Bruchteil des Massenverlustes von Wolf-Rayet-Sternea.3oinne hat ebenfalls einen Wind, den
SonnenwindSie verliert etwa eine Million Tonnen Masse pro Sekundeh genig im Vergleich
zu Wolf-Rayet-Sternen! Der Sonnenwind kdnnte trotzdenélgdith flr das Leben auf der Erde
sein, aber das Magnetfeld der Erde beschitzt uns vor ihmemnid tie Teilchen um die Erde
herum.

Sternwinde werden angetrieben durch Kréfte, die von demm Steg gerichtet sind. Dazu ge-
hort, dass im Sterninneren wesentlich gré3erer Druck tigreds aul3erhalb. Die Kraft in Rich-
tung niedrigerer Driicke nennt man dBnuckgradienten Zu den antreibenden Kraften gehort
auch die Zentrifugalkraft durch Rotation. Die wesentligdraft ist jedoch deiStrahlungsdruck
Wenn Photonen Teilchen sind, dann haben sie auch égimgmsbeziehungsweise Schwung und
kénnen diesen beim Zusammrien mit Atomen in der Sternatmosphéare auch tbertragen. Das
tun sie auch! Doch der Impuls eines Photons ist so gering, washn in unserem Alltag nicht
erfahren. Nur bei ungeheuer leuchtstarken, heil3en Stenwedie Atome von Photonen entwe-
der sehr oft getrben werden oder die Photonen sehr energiereich sind, werdétame weiter
und weiter beschleunigt, bis sie einen starken Sternwiltbkii Ob der Strahlungsdruck auch
ausreicht, um einen so starken Wind wie den von Wolf-Rayetr®n anzutreiben, war lange
unklar.

1.14 PoWR Modelle

Um die Wolf-Rayet-Sterne analysieren zu kdnnen und um Petexwie die Temperatur zu be-
stimmen, muss man die Temperaturschichtung des Sternsvmdelem entsprechenden Verlauf
der lonisationsgrade, den Geschwindigkeitsverlauf und Massenverlust des Sterns mit dem
entsprechenden Dichteverlauf beriicksichtigen.

Der Strahlungstransport vom Stern zum Beobachter wird dafmn komplex, da das Licht
gestreut oder auch absorbiert und bei anderen Wellenlaaggttiert werden kann. Die Wel-
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lenlangen entsprechen Hunderten verschiedenen mdglighergangen in den Atomen, die alle
unterschiedlich wahrscheinlich sind und dazu von der Teatpeund dem lonisationsgrad ab-
hangen. Zudem sind die Wellenldngen an jedem Ort im Stechamders dopplerverschoben.

Es gibt nur zwei Computerprogramme auf der Welt, die diesebl®n mit vielen Uber-
gangen bei verschiedenen Geschwindigkeiten berechnaerektbas eine wurde in Pittsburgh,
USA, entwickelt, das andere ist der POWR-Code. Die Potsd&lvod-Rayet-Sternatmosphéaren-
Modelle (POWR) wurden tber Jahre hinweg in der Arbeitsgeupm Wolf-Rainer Hamann ent-
wickelt. Fir die Modellrechnung nimmt man einen Stern an,d&én man den Radius und die
Temperatur vorgibt. Der Stern emittiert dann Licht entshesnd der Planckfunktion. Fir den
Sternwind gibt man ein Geschwindigkeitsfeld vor: direkinbé&tern hat der Wind noch 0 kfs,
weit entfernt vielleicht 1500 ks, dazwischen Gberlegt man sich einen Beschleunigungsierl

Man muss aul3erdem festlegen, welche Atome mit welchen Héitiéap in dem Wind vorhan-
den sind und welche Linientibergéange fir welche Atome mbgliad. Hier werden die Eingabe-
Dateien schon sehr grof3: Fir Helium sind 40 mdgliche Eneirgiaus beriicksichtigt, fur Stick-
staff 94, fur Kohlenst 65. Die Energieniveaus weiterer Atome sind noch zusamniassfeein-
gebaut. Zwischen allen diesen Niveaus sind Ubergéange msitiedenen Wahrscheinlichkeiten
maoglich, die per Hand eingegeben werden mussen.

Das Programm berechnet dann d&rahlungstransporentlang eines Lichtstrahls durch den
Sternwind. Fir jeden Punkt auf dem Strahl muss es berecime&relchem lonisationszustand
die Atome bei der gegebenen Temperatur sind, welche Ubgegéalche Energie aus dem Kon-
tinuum absorbieren und welche emittieren. Dabei muss eBalieegung der Atome an der Stelle
berticksichtigen, denn das Sternlicht ist aus der Sicht desm#blauverschoben.

Wenn der Strahlungstransport einmal berechnet ist, esinétn anderer Programmteil die
Temperaturschichtung. Das berechnete Strahlungsfeletiaivelschiedenen Punkten im Stern-
wind hat naturlich Einfluss auf die Temperatur des Sternedgn®amit an jedem Ortim Wind ein
Strahlungsgleichgewiclgilt, also keine Strahlungsenergie aus dem Nichts erzelgyt\@ernich-
tet wird, also héchstens von einer Form in eine andere umgsslawird, muss die Temperatur
korrigiert werden.

Mit dieser neuen Temperaturschichtung muss dann aber and®tidhhlungstransport neu be-
rechnet werden. So geht es hin und her, bis sich die Ergebnisht mehr stark &ndern. Dann
nimmt man an, dass auch weitere Rechenschritte keine nééedanderung bringen, man bricht
ab und erklart das Modell akonvergiert Erst dann wird die Strahlung von vielen solcher Linien,
die in alle Richtungen vom Stern aus zeigen, aufaddiert pu 8pektrum, das wir von der Erde
aus beobachten.

Ein Modell kann im besten Fall in wenigen Stunden konveggiees kann aber auch einige Ta-
ge lang die Computer belegen. Man berechnet WC- und WN-N®odel bei letzteren nochmal
solche mit und ohne Wasser§td-ur die Nachbargalaxien, in denen es andere Stiftkstdécom-
men gibt, braucht man wieder eigene Modelle. Um die Analya® grol3en Datenmengen zu
erleichtern, erstellen wir gleich innerhalb von einem gollen Bereich der Temperatur und der
Winddichte eine ganze Reihe an Modellen, die dann zur Verfggtehen.

Dann betrachtet man die beobachteten Spektren von WoktR&tgrnen und sucht so lange
unter den verfigbaren Modellen, bis man eines findet, dasBelbachtung optimal wiedergibt.
Gegebenenfalls muss man noch einige Parameter dndernnuggpezialmodell berechen. Aus
dem Modell kann man im Umkehrschluss die Parameter (Terye@rdl3e des Sterns, Massen-
verlust, Geschwindigkeit des Windes...) flr den Stern gemni

In Abbildung 1.14 sieht man dreimal dasselbe SternspekiamBAT99 15 in Blau, und dazu
verschiedene Modelle in Rot. Oben stehen in Schwarz die &iemdie die jeweiligen Linien
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erzeugen: H ist Wasser#ipHe Helium, N Stickstfi und C Kohlenstfi. Die romischen Ztern
bedeuten den lonisationszustand: | neutral, |l einfacksiert... Die arabischen #Zern entspre-
chen dem Ubergang. Beim untersten Modell siftmsichtlich alle Linien zu schwach. Das
heil3t, die Dichte im Sternwind und damit auch der Masseusesind in diesem Modell noch
nicht stark genug. Bet 4350 A (A steht fur Angstrém, eine Einheit firr die Wellenl@ygind bei
~ 4850 A sind die Linien etwas zu stark: hier wurde im Modell Béastdf angenommen, den
der Stern nicht hat. Die Linien sind alle zu schmal, die Esdgeindigkeit des Windes ist in dem
Modell noch unterschatzt. Im zweiten Modell stimmt die Temgtur noch nicht: Die HeLinie
bei~ 5900 A ist zu stark, die He-Linie bei~ 5400 A ist zu schwach. Der Stern ist in Wirklich-
keit heiRer. Das oberste Modell ist sehr gut, nur der Stitkstimmt noch nicht. Der Stern liegt
in der Nachbargalaxie Grof3e Magellansche Wolke, in der esgee Stickstd gibt als hier im
Modell angenommen wird.

Dieser Stern ist etwa 100.000 K heif3 und 300.000 mal leuéfiilger als die Sonne. Sein Wind
wird etwa 1600 kn/s schnell.

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

1.15 Wolf-Rayet-Sterne und Sternentwicklung

Zusammenfassend kann man sagen: Wolf-Rayet-Sterne dindheaiBe Sterne (hoch ionisiert),
sie haben sehr dichte, heiRe Atmosphéaren (Emissionsjjraenauer gesagt dichte, heile Stern-
winde (P-Cygni Profile). Sie befinden sich in einem spateriGia ihrer Entwicklung (kein
Wasserstfi). Das Fehlen ihrer Hillen passt jetzt sehr gut zusammen enitstarken Sternwin-
den. Man geht jedoch davon aus, dass die Wolf-Rayet-StheradHiiillen schon zum grof3en Teill
in friiheren, besonders instabilen Phasen verloren haben.

Da die Entwicklung der Sterne zu langsam verlauft, als dassies beobachten kénnten, ist
man darauf angewiesen, sich die Entwicklungswege aus deohiedenen beobachteten Stern-
typen zusammen zu puzzlen.

Man muss also andere Sterne suchen, die sich in moglichegavgerphasen befinden: sie
mussen noch etwas mehr Masse und mehr Wasfehgtben als Wolf-Rayet-Sterne und ihre
Hullen missen instabil sein. Die massereichsten Stermendeillen noch aus dem gleichen
Gas bhestehen, aus dem sie auch entstanden sind, sind satge@aroder B-Sterne, je nach
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ihrer Masse. Sie sind noch relativ staliiBVs Luminous Blue Variables, die Leuchtkraftigen
Blauen Veranderlichen, pulsieren stark und stoR3en daleeHfillen abRSGsRed Supergiants,
die Roten Uberriesen, sind etwas massedrmer und auch kilkldie LBVs, sie sind extrem
ausgedehnt und verlieren ebenfalls ihre Hillen. Man nined an, dass Wolf-Rayet-Sterne, je
nach Masse, zunadchst O- oder B-Sterne waren, in der LBVebeangsweise in der RSG-Phase
ihre Hillen verloren haben und sich jetzt in ihrem letztetmicklungsstadium befinden. Zu der
These, dass Wolf-Rayet-Sterne ihre Hillen bereits ab@eatiaben, passt, dass man um die
Sterne herum oft riesige Gasblasen findet, so wie bei SMC ABAbbildung 1.1.

Wenn die Wolf-Rayet-Sterne aul3en schon aus Helium bestdhan ist das im Kern erst recht
der Fall. Dort befinden sie sich irteliumbrennepund die WC-Sterne zeigen schon erste Produk-
te davon. Das Heliumbrennen ergibt nicht mehr so viel Erengé das Wasserdtbrennen, und
alle weiteren Brennphasen bis hin zum Eisen noch wenigerVi&ilf-Rayet-Sterne werden sich
also nicht mehr lange mit Energie versorgen kdnnen und dannerhalb von einigen hundert-
tausend Jahren — als Supernova explodieren. Bei der Egplsshleudern sie nochmal einiges
der kernprozessierten Materie ins All. Der Kern des Sterind sum kompakten Neutronenstern
oder zum schwarzen Loch.

Dieses Schicksal einer Supernova haben nur die massearéithne, also Sterne, die bei ihrer
Entstehung schon mehr als achtmal massereicher sind é®odiee. Schon fir das Wassefkto
brennen muss es sehr heil3 sein im Sterninneren; damit dasrtheénnerziindet muss es heil3er
sein und wiederum noch heil3er fiir jede weitere Brennphasedidse Temperaturen zu erzeu-
gen, muss sich der Stern zusammenziehen und durch das GdetculReren Schichten genug
Druck dafiir enstehen lassen. Die Temperatur im Kern hasgtrait der Masse des Sterns zu-
sammen.

Um leuchtstark genug zu werden flir einen Wolf-Rayet-Stardwbrauchen die Stern&n-
fangsmassexon mindestens 25onnenmasseiManche bestehen zu Beginn sogar aus tber 100
Sonnenmassen. Die massereichsten bekannten Sterne vbis 180 Sonnenmassen sind schon
am Anfang in der Wassergibrennphase leuchtstark genug fir einen Wolf-Rayet-Stedhw

1.16 Sternentstehung

Von diesen massereichen Sternen gibt es nur sehr wenigae $tetstehen, wenn sich innerhalb
einer riesigen Molekilwolke ein Gebiet herausbildet, dightdr ist als die Umgebung. Dann
hat es mehr Massenanziehungskréftavitation, als die Umgebung und zieht weiteres Gas an,
wéahrend es sich selbst zusammenzieht. Als Stern definiertaman Gasball, in dessen Inneren
es heil3 genug wird, um das Wasseftfiennen zu zinden. Ist er nicht massereich und heil3
genug, entstehen zum Beispiel Braune Zwerge.

Je grol3er die Sterne sind, desto weniger gibt es von ihness §leh hundert Sonnenmassen
zusammenfinden, ist unwahrscheinlicher als fiir den FallMd®onnenmassen, was wiederum
unwabhrscheinlicher ist als bei einer Sonnenmasse oder letlgen. 90% der Sterne sind kleiner
als die Sonne und fir jeden Stern mit 30 Sonnenmassen bildestatistisch gesehen gleichzei-
tig etwa 3000 sonnenartige Sterne.

Dazu kommt, dass die Wolf-Rayet-Phase nur eine sehr kurasePm Leben des Sterns ist,

das heif3t, dass sich unter den massereichen Sternen ngrevgamade in dieser Phase befinden.
Wolf-Rayet-Sterne sind selten, weil sie kurzlebig sind sodhit schwierig zu beobachten.
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1.17 Hinweise fur Astro-Interessierte

Filme:
Online-Archiv der Sendunglpha centaurides Bayrischen Rundfunks mit vielen kurzen Fil-
men zu verschiedenen Themen der Astronomie. Es gibt aueh €ilm zu Wolf-Rayet-Sternen.
www.br-online.d@wissen-bildungspacenighsternguckegindex.html

Bilder:

Jeden Tag ein neues Bild (von Sternen, Nebeln, GalaxiessHepen...), hochaufgelost, ein
Service der NASA, mit einem riesigen Archiv zum Durchsuchen

antwrp.gsfc.nasa.ggapod

Buch zum Thema Sterne:
Aus der Beck’'schen Reihe Wissen: Leben und Sterben deréStemNorbert Langer (1995),
schon geschrieben, leider nur noch gebraucht erhaltlich.

Forschungsartikel:
Paul Crowther, Physical Properties of Wolf-Rayet Stara.deinr ausfuhrlicher Text zum aktu-
ellen Stand der Forschung lber Wolf-Rayet-Sterne, frenit@rhet erhaltlich, auf Englisch.
http;/arxiv.orgabgastro-pih0610356
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2 Sternentwicklung

2.1 Sternaufbau und Sternparameter

Das Schicksal eines Sterns wird durch wenige Parametentatert: Der zentrale Parameter ist
die Anfangsmasslinit, hinzu kommen noch die chemische Zusammensetzung und @#s Dr
impuls. Nur bei Doppelsternen spielen noch weitere Pammehe Rolle: das Verhéltnis der
Sternmassen zueinander und die Geometrie des Doppejstems.

Die Entwicklung eines Sterns wird dominiert durch die Kesibn. Temperatur, Dichte und
chemische Zusammensetzung im Zentrum und spater auchtimbgen Schalen eines Sterns
determinieren, welche Kernprozesse unter Bertcksiangjgles Tunnelekts moglich sind. Die
Kernfusion verandert dann die chemische Zusammensetzbamische Reservoire werden auf-
gebraucht, Brennphasen missen enden und neue Phaserehegiter Stern entwickelt sich.

Da die Zeitskala, auf der dynamische Prozesse stattfindeifglfzeit) und die thermische
Zeitskale, wesentlich kleiner ist als die Zeitskala fur leake Prozesse, kann ein thermisches und
hydrostatisches Gleichgewicht angenommen und der Stbanaau jedem Zeitpunkt seiner Ent-
wicklung durch Thermodynamik beschrieben werden. Im leneles Sterns, wo es am heil3esten
ist, wird durch Kernfusion Energie erzeugt. Diese Energissmach aul3en transportiert werden,
wo sie in Form von elektromagnetischen Wellen abgestraltl. viDie Transportprozesse sind
Strahlung, Konvektion und Warmeleitung.

Massereiche Sterne sind jedoch komplizierter, da bei ilmsdren der Kernfusion ein weiterer
Prozess eine wichtige Rolle flr ihre Entwicklung spieltr 8assenverlust durch strahlungsge-
triebene Sternwinde. Die Starke des Massenverlusteshiseszu bestimmen. Empirisch hdngen
die ermittelten Werte von vielen Annahmen ab, zentral zwnagrist dabei das Clumping, also
die Verklumpung, im weitesten Sinne die Struktur des Wirgldbst. Theoretische Vorhersagen
Uber den Massenverlust sind noch komplizierter; erst vardam konnte Gberhaupt bestatigt wer-
den, dass der Hauptantrieb fur Sternwinde von Wolf-Ray&in®n der Strahlungsdruck ist (siehe
Gréafener & Hamann 2005). Der theoretische Massenverlumgti@ich stark mit der Rotation zu-
sammen, und diese beeinflusst wiederum Mischprozesséalhates Sterns und damit auch die
chemische Zusammensetzung in verschiedenen Bereichen.

Bei den meisten Sternen genligt es, unter VernachlassiggmBatation nur die chemischen
Haufigkeiten zu bestimmen und die Sterne dann nach ihrer @ety und Leuchtkraft zu klassi-
fizieren. Bei Wolf-Rayet-Sternen kommt noch eine weitemnm@nision hinzu: ihre Winddichte. In
dieser Arbeit werde ich die chemischen Haufigkeiten der Wéirte in der LMC diskutieren, die
Struktur des Windes grob abschéatzen und schlief3lich dieséfagrlustraten und die Temperatur
der einzelnen Sterne bestimmen. Die Frage nach der Rotagaie ich vor allem bezogen auf
besonders schnell rotierende Sterne diskutieren. Icheweadh meinen Moglichkeiten Doppel-
sterne ermitteln und sie separat behandeln.

Das Hauptziel dieser Arbeit ist es, zum Verstandnis der Ektung massereicher Sterne bei-
zutragen. Der Stand der Forschung zur Sternentwicklund iwirnéchsten Abschnitt kurz dar-
gestellt.
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2.2 Sternentstehung und die IMF

Als massereiche Sterne bezeichnet man solche, die mit Aim@ngsmasse von mindestens
Minit = 8 Mg enstehen und spater als Supernova ihr Dasein als Sterndveddié IMF (englisch
Initial Mass Function, Anfangliche Massenfunktion), besibt, wieviele Sterne mit welcher
Anfangsmasse entsehen. Es wurde empirisch ermittelt, dass

dN(M, M + AM)
dM *

Die Anzahl der SternelN, die eine Masse Zwisched und M + AM haben, ist proportional
zu M@, Salpeter ermittelte einen Exponenten wor 2.35. Deser Exponent gilt fiir Sterne mit
einer Anfangsmasse vadini; = 0.5Mg als universell (siehe zum Beispiel Selman & Melnick
2005, es gibt jedoch auch andere Meinungen, siehe Mass&y.200

Sterne bilden sich beim gravitativen Kollaps einer Molekilke. Der Protostern erreicht zum
ersten Mal ein hydrostatisches Gleichgewicht und kongralmun weiter zu einem Stern. Bei
genugend groRBer Temperatur und Dichte ziindet im Kern dessSie Wassersftfusion, das so
genannte Wasserstbrennen.

Die IMF besagt, dass das Zustandekommen eines Sterns rait griol3en Masse unwabhr-
scheinlicher ist als das eines kleinen Sterns. Statishedeutet das, je mehr Masse eine Stern-
klasse hat, desto weniger Exemplare gibt es darin. 90% deneSsind kleiner als die Sonne. Von
Sternen mit Anfangsmassen von der doppelten Sonnenmassegibives demnach nug %1 der
Anzahl der Sterne mit 1 M

Die notwendige Mindestanfangsmasse, um bei LMC-Met#dlizinen WR-Stern bei normaler
Sternentwicklung (keine sehr schnelle Rotation, kein @igtprn) zu bilden, liegt bei 45M
(siehe dazu auch Abschnitt 8 und Foellmi et al. 2003). Diealwhzler Sterne mit (4% 0.5) Mg
betragt dann nur nocﬁ ~ 0.0001 der Anzahl der Sterne mit Sonnenmasse.

M, 2.1)

2.3 Sternentwicklung und Hertzsprung-Russell-Diagramme

Ublicherweise verfolgt man die Entwicklung der Sterne ineen so genannten Hertzsprung-
Russell-Diagramm: Junge Sterne, also solche, bei deneWdsserstfibrennen dominiert, er-
flllen eine Beziehung zwischen ihrer Leuchtkrafund ihrer HiektivtemperatufTes von der
Art ¢(L, Teg) = 0. Tréagt man die absolute Helligkeit von jungen Sternen illrer Temperatur
auf, befinden sich alle diese Sterne auf einer Linie, derditatHauptreihe (Zero Age Main Se-
quence, ZAMS). Das entstehende Diagramm nennt man HantzgRussell-Diagramm (HRD,
siehe Abbildung 2.1 und 2.2). Die Temperatur wird in einemDH®N heil3 (links) nach kuhl
(rechts) aufgetragen. Da die Temperatur Uber die Planokiteun mit der spektralen Energiever-
teilung der Schwarzkdrperstrahlung der Sterne zusammenhiénn man statt der Temperatur
auch einen Farbindex auf d&rAchse auftragen. Die Leuchtkraft von ZAMS-Sternen iserhr
seits mit der Masse verkniipft tiber die Leuchtkraft-Massei®hunglL « M3°. Die Leuchtkraft-
Skala entspricht also auch ndherungsweise einer Masse-Ska

Die massereichsten Sterne, also die heil3esten und leéftlgkren, befinden sich am oberen
linken Ende der ZAMS (dieser Teil der ZAMS ist in Tirkis in Althung 2.1 eingezeichnet). In
der ZAMS-Phase findet im Kern der Sterne das zentrale WasSbrennen statt, bei masserei-
chen Sternen wird dies dominiert vom CNO-Zyklus. Sie werdimgeteilt in die Spektraltypen
O oder B und haben Temperaturen zwische?5000 K und~ 50000 K und Massenverlustraten
von logM /Mg yr~! ~ —4 bis—5 (zur Sternentwicklung sieche Mokiem 2006).
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Abbildung 2.1: WN-Sterne der MilchstraRe Abbildung 2.2: Entwicklung ohne Rotation

Wenn sie nicht sehr schnell rotieren, dehnen sie sich lamgss und werden dabei kihler und
leuchtkraftiger — sie wandern also im HRD nach oben recht&hNlem zentralen Wasseif$to
brennen haben sich alle Sterne auRRer den massereidfigierr 60 M, in B-Uberriesen trans-
formiert. Die weitere Entwicklung hangt von der Anfangss®ab. Sterne untévi,ii < 25 Mg
werden zu roten Uberriesen und entwickeln sich zu immerekénl Temperaturen, bis sie als
Supernova explodieren (siehe Entwicklungsweg in Abbigh2i12, eingezeichnet in schwarz).

Massereichere Sterne mit Anfangsmassen von bidizu < 40 Mg, werden ebenfalls zu roten
Uberriesen. In dieser Phase wird ihr Massenverlust so,slads sie ihre &uRRere Hiille verlieren.
Jetzt werden die inneren, heieren Schalen sichtbar. Wesizehtrale Heliumbrennen ziindet,
entwickeln sich die Sterne wieder nach links im HRD und werzie Wolf-Rayet-Sternen (roter
Teil des Entwicklungsweges flr einen Stern it = 40 M). Die Sternoberflache zeigt jetzt
die Produkte des CNO-Zyklus’: Der Wassefs{t1) wurde zum grofR3en Teil zu Helium (He) fu-
sioniert, nur ein Massenbruchteil voxy < 40 % ist verblieben. Sauersfaind Kohlenstf sind
in Stickstdf umgewandelt worden (siehe dazu auch Abschnitt 3). Die 8&nmd vom Typ WNL.

N steht fir nitrogen (englisch fur Sticks$tp L steht fur late. Ein spater Typ entspricht grob ei-
ner kiihleren Temperatur und wird bei WN-Sternen in der Regeéinem Restwasserstanteil
assoziiert.

Sterne mit Anfangsmassen vof,i; > 40 My entwickeln sich nur wenig zu kiihleren Regio-
nen des HRD. lhre &uReren Hillen werden instabil, sie befisds in der LBV-Phase (Lumi-
nous Blue Variable, Leuchtkréaftiger Blauer Veranderligtrait Massenverlustraten von (10—
10~%) Mg yr~t und in Ausbriichen bis zu (18-1072) M, yr~! (siehe de Loore & van Rensbergen
2005). Wenn sie die Hulle verloren haben, werden sie zu Ralfet Sternen. Die Sterne durch-
laufen zundchst das WNL-Stadium (rot in Abbildung 2.2),rddas wassersfieie Xy < 5 %)
WNE-Stadium (E steht fur early, frihe Typen bedeuten hohapBsaturen, eingezeichnet in
Grin) und gehen schlie3lich, wenn durch das Heliumbrenbegi-Alpha-Prozess) Kohlengto
(C fr englisch carbon) angereichert wirdd > 2 %), in die WC-Phase uber (in Blau) (siehe
Hamann et al. 2006).

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

Die massereichsten Sterne kdnnen schon auf der ZAMS eirtarge $ euchtkraft entwickeln,
dass sie sich unmittelbar als wasseffsiche Wolf-Rayet-Sterne zeigen. Die Wolf-Rayet-Stern-
phase dauert in keinem Fall langer als wenige hunderttdudaire, bevor die Sterne als Super-
nova explodieren. Das entspricht etwa 10% der Lebenszeftdene.

Die in Abbildung 2.2 dargestellten Entwicklungswege wurderechnet von Meynet & Ma-
eder (2003) fur solare Metallizitat. Neben der Anfangsraasxl der Metallizitat ist die Rotation
einer der Parameter, die die Entwicklung eines Sternsrdéatgaren. Im Inneren des Sterns veran-
dert sie das hydrostatische Gleichgewicht und die chemiBelrchmischung, an der Oberflache
beeinflusst sie vor allem den Massenverlust (siehe Maed#d)18lassenverlust und Rotation
sind gekoppelt; wahrend die Rotation den Massenverlustast, wird die Rotation durch Mas-
senverlust und den Verlust von Drehmoment gebremst (egegibth auch Ausnahmen, siehe
Abschnitt 10).

In Abbildung 2.1 sind die Entwicklungswege massereich@rr&t mit einer Anfangsrotati-
onsgeschwindigkeit von 300 km'sbei solarer Metallizitat dargestellt (nach Meynet & Maeder
2003). Durch die Rotationsmischung steigt der Anteil salew&lemente in der &ulR3eren Schale
der Sterne und der Strahlungsdruck steigt. So erleiderck@ndriher einen grol3en Massenver-
lust und kdnnen sich schneller beziehungsweise mit nietfig Anfangsmassen zu Wolf-Rayet-
Sternen entwickeln. Diese Entwicklungsrechnungen kortherbei WN-Sternen in der Milch-
stral3e beobachteten Parameter (nach Hamann et al. 20@@) bésdergeben. Fir die leucht-
kraftigen, wasserstthaltigen WNLs am oberen Ende mussen zwar sehr grof3e Anfasgsm
von mindestens 120 Mangenommen werden, doch damit entspricht ihre PositiorStement-
wicklungsrechnungen. Die leuchtschwachen WNEs kdnnenrablet durch die Entwicklungs-
rechnungen vorhergesagt werden. Hier reicht die angenomRetation vielleicht noch nicht
aus.

Fur Sterne, die bei ihrer Entstehung sehr schnell rotigiadert sich der Entwicklungsweg
drastisch. Diese Sterne bleiben wahrend des Wasffersionens chemisch homogen und ent-
wickeln sich von der ZAMS direkt zu heiRen Regionen des HRI2. Bedingungen flur diesen
Weg liegen bei Sternen mit Anfangsmassen %r; = 16 My und einer Anfangsrotation von
60% der break-up velocity (kritische Geschwindigkeithsidbschnitt 10) beziehungsweise ei-
ner Anfangsmasse vadinit > 40 My und einer Rotationsgeschwindigkeit ven60% der kriti-
schen Geschwindigkeit (Berechnungen von Yoon & Langer 2086SMC-Metallizitat).

Studien der letzten Jahre wiesen auf eine Zunahme der Rutgschwindigkeit mit Abnahme
der Metallizitat (siehe zum Beispiel Foellmi et al. 2003).
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3.1 Die LMC

Die GroRe Magellansche Wolke (Large Magellanic Cloud, LMEheben der Sagittarius-Zwerg-
galaxie, die sich bereits in einem Fusionsprozess mit detigtiralie (Milky Way, MW) befindet,
die uns am nachsten gelegene Galaxie; ihre Entfernunggb@teiiger als 50 Kpc. Neben dieser
sehr genau bestimmten Entfernung der LMC ist ein weitereBer Vorteil bei Untersuchungen
von Sternen gegenuber MW-Objekten die geringe Rétung irSatttlinie (siehe Dopita et al.
1994). Von der Sudhemisphére blickt man fast senkrecht i@uSdheibe der LMC; sie ist um
etwa 30 zu uns geneigt. So kénnen wir einzelne Sterne in ihren Umyggdu studieren (siehe
Pompéia et al. 2008).

Die Verschiedenheit der Struktur der LMC (nicht spiralfigin die Gezeitenkrafte der nah
gelegenen und etwa zehnmal massereicheren MilchstraR&amglikationen durch Materie-
verluste im Magellanschen Strom zwischen den beiden Galaxeisen auf einen sehr verschie-
denen Sternentstehungsprozess (Star Forming History) 8Bth der Milchstral3e hin.

So werden wesentlich geringere Elementhaufigkeiten im8teund Hi-Regionen der LMC
beobachtet, das Verhéltnis betragt ungetéakyi/Z mc = 1/3, das Verhaltnis der MilchstralRe zur
nah gelegenen Kleinen Magellanschen Wolke (Small Magell@toud, SMC) ist sogar noch ex-
tremer und betragt ungefahf@ (Dufour et al. 1982). Auch die Haufigkeitsverteilungen swhien
den verschiedenen Elementen sind anders als in der Midd}estr

Fur eine Untersuchung der WN-Sterne in der LMC mit den Potstléolf-Rayet models
(POWR, siehe Abschnitt4) muss man die Elementhaufigkeitedtas Modell eingeben. In den
Modellen werden Stickstb(N) und Kohlensté (C) berticksichtigt, deren Haufigkeiten im Ab-
schnitt Uber CNO-Werte diskutiert werden. Seit der Studie Mamann & Koesterke (2000) tber
WN-Sterne in der LMC sind au3erdem schwerere Elemente iVidaell eingebaut worden, vor
allem Eisen (Fe). Diese Haufigkeiten werden ebenfalls irspeathenden Abschnitt abgeschétzt.
In den sogenannten WNL-Modellen wird zudem noch etwas Wsteie(H) angenommen, der
Rest wird in den Modellen als Helium (He) gesetzt.

Ich bestétige durch Vergleich der LMC-Sterne mit Modellem galaktischen Haufigkeiten,
dass diese, vor allem im Fall von Eisen, zu hoch sind. Einigen® aus dem Sample von Ha-
mann & Koesterke (2000) habe ich mit TestmodellenZgaifi/Z . mc = 1/3 undZga/Zivwc = 2/3
und teilweise mit zusétzlich reduziertem Eisengehalt lidrgn. Diese groben Studien weisen
auf Haufigkeiten von 2BZg4 fir CNO und Y4Zg4 fur Fe. Fir eine genaue Bestimmung der
Haufigkeiten eignet sich diese Methode jedoch nicht, daNemadie Fe-Linien im Modell nicht
genau genug implementiert sind. Ich werde sinnvolle Elgh#rfigkeiten also in einer Litera-
turrecherche ermitteln.
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3.2 Bestimmung der CNO-Haufigkeiten

Nach Helium erzeugt Stickdfiodie wichtigsten Linien, an denen die beobachteten Spektien
Modellen verglichen werden. Sauer$t@O) wird in den Modellen ignoriert, da er in den Beob-
achtungsspektren keine Linien bildet, zu dem Aufbau desn@tades kaum beitragt und so die
Rechnungen unndtig erschwert. C erzeugt zwei gesattigterRR@zlinien, die Linienstarke hangt
also wenig von der C-Haufigkeit ab. Bei der Spektralanalgsalso vor allem der Stickdfio
relevant.

Es gibt kaum Literatur Uber Elementhaufigkeiten in WN-Starin der LMC. Hamann &
Koesterke (2000) kénnen bei der Gegenuberstellung zweiekt&n von WN-Sternen des glei-
chen Typs einmal aus der Milchstra3e und einmal aus der LMz kenderen Unterschiede als
ein starkeres Rauschen beim LMC-Spektrum feststellenciGitarke Linien legen gleiche Ele-
menthaufigkeiten nahe, gleiche Linienbreiten bedeuteh Neadellvorstellungen, dass auch der
Wind gleich schnell ist und nicht etwa langsamer wie im Falh\geringerer Metallizitat anzu-
nehmen wére. Hamann & Koesterke (2000) setzen in ihren Neadeinen Stickstbwert Xy von
0.0008, was etwas mehr als die Halfte der Haufigleit in den gialehen Modellen istXn ca =
0.0014). Crowther & Smith (1997) finden durch Bestimmung des/Nen-Verhéaltnisses (korri-
giert durch die spektrale lonisation) eine StickBi@ufigkeit von durchschnittlich.0006.

Eine Mdglichkeit zur Bestimmung der Haufigkeiten bestehirjaauf Beobachtungen von
anderen Sterntypen zuriickzugreifen. Uberlegungen zu iEkitwgsprozessen in WR-Sternen
ergeben, wie aus den Elementhaufigkeiten von Sternen ieretihStadien die Haufigkeiten flr
die Oberflachen der WR-Sterne ermittelt werden kdnnen.chatdend sind zwei Prozesse: Zum
einen ist in WN-Sternen (fast) der gesamte WassgrstoHelium umgewandelt, Helium ist jetzt
das dominierende Element; zum anderen bringt der Bethesaker-Zyklus die CNO-Elemente
an der Oberflache des Sterns in einen Gleichgewichtszystaaeim fast der gesamte Kohlengto
und der Sauerstbin Stickstdf umgewandelt sind; weitere Prozessierung von N hat weskntli
langsamere Reaktionszeiten, sie ist der “Flaschenhaks’GidO-Kreislaufs und bestimmt das
Gleichgewicht. Es wird in diesem Stadium kein weiterer Koistdf oder Sauerstd durch a-
Prozesse erzeugt, die Verhaltniss€€Nind NO kdnnen fur WN-Stern-Oberflachen als gegeben
angenommen werden. Nur Mischprozesse (,overshootingg)etivas neu prozessierten Kohlen-
staf an die Sternoberflache bringen, missen noch berucksieteigten.

Um die Elementhaufigkeiten in WN-Sternen zu bestimmen, massalso die eben genannten
Prozesse kennen, und zudem die Anfangswerte zur Zeit dereBtstehung. In der Regel wird
angenommen, dass diese Haufigkeiten der CNO-Elemente iranitieeen denen in B-Sternen
entsprechen und ebenso den Werten fiir die umgebenddrddionen.

Ich ermittele also aus der Literatur die Elementhaufigkefter B-Sterne (Hunter et al. 2007)
und fur Hu-Regionen (Kurt & Dufour 1998). B-Sterne sind besonderdgyest fir die Bestim-
mung der Haufigkeiten, da in ihnen anders als in Uberrieseh keine wesentlichen Misch-
prozesse prozessiertes Material an die Oberflache gelirabkt (zum Beispiel durch “dregde
ups”, Venn 1999) und da die Analysen vomiHRegionen durch die Bildung von Staub beein-
flusst werden, bei der einige Elemente bevorzugt aus dePBase ausfallen (siehe Rolleston
et al. 2002).

Ich verwende im Folgenden die aktuellen Werte von Huntek ¢€2@07), die Werte von Dufour
(1984) fuhre ich hier nur zu Vergleichszwecken an, sie silgen den Ergebnissen von Russell
& Dopita (1992) die Standardwerte flriHRegionen. Zitiert werden in der Regel die Werte von
1984, ich benutze hier die von Dufour selbst Uberarbeit¥tente (Kurt & Dufour 1998); die
Werte unterscheiden sich jedoch kaum. Ich addiere die dtait Werte fir C, N und O zu einer
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gesamten CNO-Haufigkeit und teile diese in den Gleichgasiehhaltnissen wieder auf.

Diese Verhaltnisse ermittele ich aus Sternentwicklurmggtan beiZ = 0.008 von Schaerer
et al. (1993). Ich finde fir die Oberflachenhaufigkeiten uBtmiicksichtigung von overshooting
(jedoch ohne Beriicksichtigung von Rotation!) fiir eineni$ieit einer Anfangsmasse von g5
in der WN-Phase bei etwa IdyK ~ 4.5, bevor der Kohlensftanteil erneut ansteigt und der
Stern zu einem WC-Stern wird (Tabelle 2, Zeile 35):

N/(C?+C®) =64 (3.1)

und fur

N/O = 54 (3.2)

und bei einem Stern mit einer Anfangsmasse vonMZ(Tabelle 1, ebenfalls Zeile 35)

N/(C'?+C™) = 58 (3.3)

und

N/O = 57. (3.4)

Insgesamt ergibt sich ein grob gerundetes Verhéaltnis von
N/C = N/O = 60 (3.5)
In Tabelle 3.1 sind Literaturwerte flr die relativen Hauédkn in Einheiten von
n=12+log(X/H) (3.6)

eingetragen, wobei X die Teilchenhaufigkeit ist.

Tabelle 3.1: Relative Teilchenzahlen von CNO

Element Sonrfe M8P Orion® NGC661F N11¢ Huf

C 8.39 8.70 8.42 8.13 7.73 7.81
N 7.78 796 7.73 7.59 7.54 6.92
O 8.66 8.73 8.67 8.55 8.33 8.37

Aus:2Asplund et al. (2005¥H n-Region (MW) Garcia-Rojas et al. (2007Drion Nebel, Hi-Region (MW) Esteban
et al. (2004)9B-Sterne (MW) Hunter et al. (2007B-Sterne (LMC) Hunter et al. (2007)H u (LMC) Kurt & Dufour
(1998).

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

XMasse= A+ Xy - 101_12 (3-7)

mit A: Massenzahl, das heif3t
Ac =12,ANy = 14,A0 = 16;
Xy Massenbruchteil von Wasserftmit
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XH asplund = 0.7392 (entsprechend Angabe),

Xu.ms = Xu.orion = 0.74 (von mir gesetzt),

XunNcessi1 = 0.71 undXyn11 = 0.72 (mit der Teilchenzahlh&ufigkeit von Helium jeweils von
mir auf 110 dex gesetzt), wobei ichrecal ~ 0.01 undZge mc ~ 0.00 annehme,

XyH i = 0.75 mit Xpe = 1091 dex;

n: Relative Haufigkeiten entsprechend Tabelle 3.1.

Tabelle 3.2: Massenbruchteile von CNO

El. MW-Git. Sonne M8 Orion NGC6611 NI11 gl LMC-Git.

C 0.0001 0.0022 0.0044 0.0023 0.0011 0.00047 0.00058  (BB000
N 0.015 0.00064 0.00094 0.00056 0.00039 0.00035 0.00008W038.

o - 0.0054 0.0064 0.0055 0,0040 0.0025 0.00281 —

¥ 0.015 0.0082 0.012 0,0084  0.0055 0.0033  0.0035

Ich erhalte als Ergebnis, dass die Summe CNO fir LMC-B-8t@st identisch ist mit der fur
die Hu-Regionen. Sie betragt etwa5S.der in MW- Modellen angenommenen Werte bzw. das
0.4-fache der solaren Haufigkeiten. Stickbimiisste demnach adjy = 0.0033 gesetzt werden,
Kohlenstdr auf 1/60 davon, d.hXc = 0.000055. Die entsprechenden Werte fir LMC-WN-
Modelle werden in der letzten Spalte der Tabelle 3.2 aufyefi

Der ermittelte Wert fir Kohlenstbentspricht mit der Hélfte bis/3 des im MW-Modell ver-
wendeten Wertes meinen Vorstudien. Der wesentlich vesrtegWert flir Stickstfi passt nicht
zu den oben beschriebenen eigenen Abschatzungen. MemreaigGtudien wiesen sogar eher
auf Xy = 0.01 als aufXy = 0.005 in Massenbruchteilen, und ganz sicher nicht auf dastermi
telte Xy = 0.0033. Hamann & Koesterke (2000) hatten Ubereinstimmendmaiben Studien
Xn = 0.008 verwendet, Crowther & Smith (1997) hatt&g = 0.006 gefunden. Ich halte mich
jedoch an die in der Literaturrecherche ermittelten Wentg munde sie nur leicht auf, indem ich
sie auf die halbe solare Haufigkeit setxg: = 0.004.

3.3 Galaktische Haufigkeiten

Als Nebenprodukt meiner Literaturrecherche stelle ich, fdass ich die Werte fur die galak-
tischen Modelle nach der oben beschriebenen Methode afetgelegt hatte. Wegen dieses
interessanten Punktes finden sich in Tabellen 3.1 und 3i2raebr galaktische Haufigkeiten als
aus der LMC. Der Unterschied wirkt sich vor allem auf die Etofthaufigkeit aus.

Esteban et al. (2004) schreiben von ihren Werten fir M8, desghnlich denen in anderen
galaktischen Hi-Regionen seien. Die Haufigkeiten variieren innerhalb déchdtralle jedoch
sehr, es gibt einen Gradienten vom inneren zum aul3eren drebdlaxie: Die Angaben flr die
Differenz in den Sauerdfwerten nahe des galaktischen Zentrum und in den duRereaieéBpien
schwanken zwischen -0.04 bis -0.08dex bai-Regionen (Esteban et al. 2005, und Verweise
darin) und von -0.03 bis -0.07dex bei Sternen (Gummersbtiah £998, Rolleston et al. 2000,
Daflon & Cunha 2004, alle zitiert nach Simén-Diaz 2006).

Nach meiner Methode mussten die Sticktaufigkeiten in den galaktischen Modell¥g =
0.0082 statiXy = 0.014 betragen, wenn man Asplund et al. (2005) folgt, also mtésk weniger
als der bisher angenommen Wert. Fir C wirde der Wert dhnlgibem: Xc = 0.00014 statt
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demXc = 0.0001 im Modell. Folgt man den Werten fir galaktische B-S#.édmNGC 6611 von
Hunter et al. (2007), ist der Unterschied noch groRer, nachWerten fir die hi-Region M8
sehr viel kleinet.

3.4 Bestimmung der Fe-Haufigkeiten

Die schwereren Elemente werden in den POWR-Modellen zu @naeppe zusammengefasst,
im Folgenden als “Eisengruppe” (Fe) bezeichnet. Dabei areisic, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co und

Ni berticksichtigt, wobei Fe in der Regel das weitaus haigdment ist (Grafener 1999) und
damit die Eisenhaufigkeit im Wesentlichen der HaufigkeitEisengruppe entspricht.

Crowther & Smith (1997) berichten, dass das in der LMC bebtme Fav-v-Linien-Spektrum
signifikant niedriger ist als in der Milchstral3e. Wie obersaeldert konnte auch ich feststel-
len, dass die aus den Modellen mit galaktischen Haufigk&igezachneten Eisenlinien im so ge-
nannten “Eisenwald” bei 1400 A und bei etwas kiihleren Stebyes 1800 A, (siehe dazu auch
Gréafener et al. 2002) viel zu stark sind im Vergleich zu denQJddeobachtungsdaten. Grobes
Abschatzen bei den Vergleichen ergab, dass das Eisen aufljfBtreduziert werden sollte. Das
Festlegen der Eisenhaufigkeiten und das davon abhangigebianketing” spielt jedoch weni-
ger beim Anpassen der Modelle als beim Errechnen der Temupgchichtung, der lonisation
und des Strahlungstransports im Sternwind eine groRe .Rddle heilt, eine Anderung der Ei-
senhaufigkeiten andert das gesamte Modell signifikantgsielau auch Abschnitt 4).

Bei der Ermittlung der Eisen-Haufigkeiten kann davon ausgggn werden, dass sich der
Anteil der schwereren Elemente sich gegeniber friheranéttwicklungsphasen oder dem In-
terstellaren Medium nicht gedndert hat, da sie erst spat@&rennprozessen beteiligt sind. Die
Werte von anderen Sternen kdnnen also auch fir WN-Stermadiienen werden.

Es herrscht breiter Konsens, dass die Eisenhaufigkeit d&? d&t galaktischen sehr viel ahn-
licher ist als die Haufigkeit der-Elemente (siehe zum Beispiel Mokiem 2006, Korn et al. 2005,
Rolleston et al. 2002, Pompéia et al. 2008, Vermeij & van dgdst2002). Wie oben beschrieben,
erschien bei meinen eigenen Studien Eisen jedoch ehehénfeger als CNO.

Der standardmafig angenommene Wert fiir die Eisenhaufigkeier LMC betragtXee =
0.0006 (siehe zum Beispiel Crowther 2006, fir WC-Sterne) llalgsschen PoWR-Modellen
wird Xge = 0.0014 angenommen. Damit wirde die LMC-Eisenhaufigkeit mksht/8 der MW-
Modellwerte betragen, meine Studien wiesen eher auf eingm WnXge = 0.0003.

Tabelle 3.4 zeigt ein paar absolute Fe-Haufigkeiten, dieirLieratur zu finden sind. Einige
Studien (zum Beispiel die oben zitierte von Hunter et al.20@alten sich mit der Bestimmung
der Fe-Werte zurtick. Auch Rolleston et al. (2002) konntenfiiueinen ihrer Sterne einen Fe-
Wert bestimmen und dieser sollte nach ihrem Rat mit groResidiat behandelt werden. Ich habe
ihn aus 12+ log(Fe/H) = 6,89, mitA(Fe)= 56, Xy = 0, 75 umgerechnet.

INach Pefia et al. (2000) liegen NGC 6611 in M16 und M8 et&pc vom galaktischen Zentrum entfernt und der
Orionnebel nach Esteban et al. (1999) hdil&c, die Sonne liegt dazwischen beBkpc (nach Eisenhauer et al.
2003).

32 Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC



3.4 Bestimmung der Fe-Haufigkeiten

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 vanaingeschatzten sehr gut Giberein,
wahrend der dierenzielle Wert von Rolleston mit demfiirenziellen Wert POWR-Gittggigene
Studien (siehe Tabelle 3.4) gar nicht tGbereinstimmt. Inellat3.4 Gbernehme ich fiierentielle
HaufigkeitenXre mc /Xremw VON Rolleston et al. (2002, die logarithmischenffBienzen sind
hier umgerechnet in direkte Verhaltnisse). Rolleston e{24102) betonen, dass Haufigkeitsbe-
stimmungen stark modellabh&ngig sind und zwischen verdehien Untersuchungen selbst von
gleichen Objekten stark variieren. Die systematischerdréddnnten jedoch zu einem grof3en
Teil umgangen werden, wennfidirentielle Analysen gemacht wirden, das heif3t die Bestim-
mung der Haufigkeitsverhaltnisse zwischen einzelnen @dme#ier LMC und ahnlichen in der
Sonnenumgebung. Zu Vergleichszwecken berechne ichftkgehtiellen Haufigkeiten zwischen
den galaktischen ModelletXfe = 0.0014) und meinen eigenen Ergebniss¥g.(= 0.0003) und
ebenso zwischen den galaktischen Modellen und dem von Geo\{2006) angenommenen Wert
(Xge = 0.0006).

PoWR-Gittefeig.Studien 0,21

Asplundeig.Studien 0,25
PoWR-GittefCrowther 0,43
AsplundCrowther 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 Massenbruchtedes| mc / Xremw

Aus: Rolleston et al. (2002) fiir OB-Sterne, Russell & Dofit892) genauso wie Hill et al. (1995) fiir F-Uberriesen im
Verhaltnis zu Canopus, (Luck et al. 1998, zitiert nach Ratdia et al. 2002) fur Cepheiden in Verhaltnis zu galaktische
Aquivalenten, Korn et al. (2000) fiir B-Sterne im Verhéltais galaktischen Aquivalenten, (Andrievsky et al. 2001,
zitiert nach Rolleston et al. 2002) fiir F-Uberriesen im \é&ihis zus Cep.

Die VerhaltnisseXreimc/Xremw Streuen Uber einen breiten Bereich von 0.2 bis 0.7, was
vor allem eine Aussage Uber die grof3e Unsicherheit in derteWast. Das Verhéaltnis Asp-
lund/Crowther= 0,5 liegt mitten im Bereich der in Tabelle 3.4 aufgefluhrten h&misse. Im
Vertrauen auf Crowther (2006) wahle ich ebenfadls = 0.0006. Dies ist konsistent mit der zu
1/2-solar bestimmten Haufigkeit fir N, entspricht jedoch hitleinen vorlaufigen Studien.

Eine starkere Unterhaufigkeit fur Eisen als bei CNO ist ben dden dargelegten Stand der
Literatur schwer zu begriinden, der ja deutlich auf eine b¥ngfigkeit weist (siehe oben). Bei
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der Auswertung mit dem berechneten Modellgitter stellejédtoch fest, dass durch Anpassen
der Ro6tung der Eisenwald mit diesen Haufigkeiten gut wiadggben ist (siehe Abschnitt 7).

3.5 Regionale Variationen

In der LMC gibt es nach dem Katalog BAT99 (siehe Breysachei.et999) 134 WR-Sterne,
davon sind 108 vom Typ WN (einer wurde nachtraglich als LB&Skifiziert, siehe Abschnitt 6).
43 der WN-Sterne liegen im Tarantelnebel (30Dor), dem digalnen Sternentstehungsgebiet am
sid-6stlichen Ende der LMC. 19 der WN-Sterne sind Feldstatfie nicht von Hi-Regionen um-
geben sind. Es ist also entscheidend bei der BestimmungleereBthaufigkeiten, ob fir Feld-
bzw. Nebelsterne und fir Sterne in dem abseits gelegenear3@dschiedene Werte angenom-
men werden missen. Ebenso kdnnte es analog zur Milchstirsd$ergufigkeitsgradienten vom
inneren zum &ulReren Teil der Galaxie geben. Von den Vamitiannerhalb der Haufigkeiten ist
wiederum abhangig, ob es sinnvoll ist, flr die LMC ein eigehodellgitter zu berechnen.

Die Homogenitat der Haufigkeiten innerhalb der LMC ist niséhr gut untersucht. Rolleston
et al. (2002) und Korn et al. (2000) kommen in ihren Untersigien von O- und B-Sternen
jedoch zu dem Ergebnis, dass es keinen wesentlichen Uniesiszwischen Sternen in Nebeln
und im freien Feld gibt. Hill & Spite (1999) berichten, dasster Uberriesen in jungen Stern-
haufen der LMC (bis auf eine Ausnahme, siehe unten) wedefigik@itsgradienten noch eine
breite Streuung gemessen werden konnten, das gleichefigielttar-Regionen. Auch nach den
Beobachtungen von Vermeij & van der Hulst (2002) von-Regionen der zentralen LMC sind
die Haufigkeiten homogen.

In meiner Literaturrecherche konnte ich einige kleiners#ahmen mit abweichenden Haufig-
keiten finden, Uber die ich hier berichten méchte. Eine syatische Literaturrecherche zu allen
den WN-Sternen zugehérigenn-Regionen, Clustern, OB-Assoziationen und Entfernungen z
den 38 bekannten Supernova Remnents (SNR) in der LMC halpedobh nicht gemacht.

Einem Hinweis aus dem BAT99-Katalog folgend finde ich, dasshrHeydari-Malayeri et al.
(1990) die Hi-Region N82 mit einer etwa fiilfachen Haufigkeit fur Stickstbangereichert ist,
wahrend die Sauerdthaufigkeit um einen Faktor 2,5 verringert scheint. In di¢degion befin-
det sich jedoch keiner der WN-Sterne, dagegen ein WC 9-Sterrdie chemische Anreicherung
wahrscheinlich selbst beeinflusst hat.

Hill & Spite (1999) finden Evidenz daflr, dass in den Stermedem atfalligen Cluster NGC
1818 niedrigere Eisenhaufigkeiten vorhanden sind als imadglichen LMC; in diesem Cluster
befindet sich jedoch kein WR-Stern.

Garnett & Chu (1994) berichten, dass die Haufigkeiten der®AT6 umgebenden iHRegion
DEMO034 fur H¢H und NH etwa doppelt so grof3 sind als in anderen LMC-Gebieten, dat W
fur O/H sogar das zehnfache betragt.

Smith (1999) stellt eine Korrelation der Metallizitat votutern mit inrem Alter fest. Es gibt
jedoch nur wenige alte Cluster mit mit relevant geringereéuftgjkeiten in der LMC und WR-
Sterne sollten sich nur in jungen Sternhaufen befinden.

Insgesamt komme ich zu dem Schluss, dass ich in der zentrtMénnicht von gro3en Hau-
figkeitsvariationen ausgehen muss, das Berechnen einesrg&itters gegeniber einzelnen Mo-
dellen wirde sich also anbieten.
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3.6 Der Tarantelnebel (30Dor)

3.6 Der Tarantelnebel (30Dor)

Vermeij & van der Hulst (2002), die fir die zentrale LMC keimdevanten Variationen feststellen
konnten, zeigen, dass in 30Dor die gefundenen Stiftkeétofigkeiten jedoch merklich geringer
sind. Die Mittelung der Werte von Vermeij & van der Hulst (290Gur acht Hi-Regionen in der
zentralen LMC und vier l-Regionen in 30Dor ergibt ein Verhéltnis 30[awiC von ca. 0,6 fur
Stickstdt.

Da die O-Haufigkeiten jedoch das hundertfache betragenrugkerizentralen LMC und 30Dor
im Mittel sehr gut Ubereinstimmen, lassen sich fiir die gesa@dNO-H&aufigkeit keine relevanten
Unterschiede feststellen (C wurde in der Studie nicht defhitspielt jedoch im Vergleich zu O
ebenfalls nur eine geringe Rolle).

Hill & Spite (1999) berichten tber das Cluster NGC 2100 in 80DQdass es keine #illi-
gen Haufigkeiten aufweist. Dabei werden allerdings nur Eleien ab einer Ordnungszahl von 8
untersucht.

Ich komme zu dem Ergebnis, dass 30Dor Sterne mdglicherweiseden Haufigkeiten der
zentralen LMC abweichen. Ein weiteres Gitter zu rechnenhtnaber keinen Sinn. Ich werde
also ein Modellgitter fur die zentrale LMC berechnen und 3®or Sterne ebenfalls mit die-
sen Modellen analysieren. Bei gro3en Abweichungen kéndéem gegebenenfalls individuelle
Modelle gerechnet werden.

3.7 Interpretation der Haufigkeiten

Ein viel diskutiertes Problem beimCDM-Modell zur Galaxieentstehung ist eine zu grol3 vor-
hergesagte Anzahl an Galaxien in der ndheren Umgebung nedzaigeringe Vorhersage fur

Galaxien in weit entfernten Teilen des Universums. Eine linldg Erkldarung des Ph&nomens

in der MilchstraRenumgebung kénnten Galaxiefusionen & Interpretation der chemischen

Haufigkeiten der LMC und der Milchstral3e zeigt jedoch, d@éssas wie die anderen Galaxien

der Lokalen Gruppe wahrscheinlich gleichzeitig und unabigentstanden sind und nicht durch
Akkretionsprozesse. Die Sterne der LMC weisen ein komptatichiedenes chemisches Muster
auf, das bei (fast) keinen Sternen der Milchstral3e zu finsteies spricht sehr gegen vergan-
gene Fusionen (Pompéia et al. 2008).

Die insgesamt geringere Metallizitéat der LMC weist auf dar@gsamere Sternentstehungsge-
schichte als in der Sonnenumgebung, die Haufigkeitsvenigiauf andere Elemententstehungs-
mechanismen. So wird allgemein davon ausgegangen, dagsdgiran Supernovae (SN) vom
Typ la gegeniiber dem Anteil vom Typ Il sehr viel grof3er istinlder Milchstral3e (siehe zum
Beispiel Rolleston et al. 2002, Pompéia et al. 2008, Ver&egn der Hulst 2002). Da Eisen vor
allem in SN la produziert wird, ist es weniger unterhaufigaaldere Elemente. O wird dagegen
vor allem von massereichen Sterrdpi; > 25 M, produziert, die als SNAISN Iby/c explodieren.

Wahrend in der SMC und der MilchstralRe die Metallizitat netrdAlter der Objekte konstant
zunimmt (fir die Milchstral3e siehe Edvardsson et al. 1988)sie in der LMC anscheinend
sprunghaft gestiegen. Ein Sprung hat vor 12 Gyr stattgefundie Metallizitat ist hier von 0.01
solar auf 0.1 solar gestiegen, und ist vor 2 Gyr erneut sprafiggon 0.1 auf den heutigen Wert
von 0.5 solar angestiegen (Smith 1999, siehe auch Van DeghR2€00, S. 124 f.).

Die Spriinge in der Metallizitdt werden mit Zeitpunkten adisot, bei denen der Abstand
der LMC zur Milchstral3e besonders gering war und gravieaiWechselwirkungen zu erhdhter
Sternentstehung gefihrt haben.
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

4.1 Modellatmospharen

Im Inneren eines Sternes, bei groRen optischen Tiefen>( 1), wird Licht entsprechend der
Planck-Funktion bei der lokalen Temperaliy: emittiert. DiePoWRModelle (Potsdam Wolf-
Rayet Models) sind synthetische Sternatmosphéren, dibesttmmten Sternparametern durch
Losen des Strahlungstransports durch expandierendea8terspharen numerisch errechnet wer-
den. Die von diesen Modellatmospharen erzeugten Spekdranrkan dann mit den beobachteten
Spektren vergleichen und aus den am besten passenden &fodilSternparameter im Rick-
schluss ermitteln.

Die Sternatmospharen kénnen sich nicht im thermischerckaieiwicht (thermal equilibrium,
TE) befinden, da der Stern eine Energiequelle ist und dism&imiosphare nach aul3en Energie
in Form von elektromagnetischer Strahlung abgibt. Inrleridar Sternatmosphare entsteht al-
so ein Temperaturgradient. Mit der Annahme eines lokalemtischen Gleichgewichts (LTE),
bei dem Stol3raten gegeniiber den Strahlungsraten donminiedelinienemission vernachlassigt
wird, kann der Strahlungstransport hier ebenfalls nichétlenet werden. Es muss eine Non-LTE-
Situation beschrieben werden. Das bedeutet, dass diezBagstzahlen nicht durch die Saha-
Boltzmann-Gleichung bestimmt werden kénnen sondern abigdind vom Strahlungsfeld, das
seinerseits von den Besetzungszahlen abhangt. Die Preldemh gekoppelt und missen itera-
tiv geldst werden. Dazu braucht man gute StartnaherungeéiiRenhenzeit sparende numerische
Verfahren. Hinzu kommt, dass die Sternatmosphare expandie Dopplerverschiebung muss
fur jeden Ort im Sternwind separat berechnet werden. Dazdemedie oben genannten Glei-
chungen im mitbewegten Koordinatensystem gelost.

Der Wind wird als spharisch symmetrisch angenommen (dasubeddie Vernachlassigung
von rotationsbedingten Asymmetrien), somit gentgt es,Stemhlungstransport fir einen Qua-
dranten in planparalleler Geometrie parallel zur Beohawdrichtung zu I6sen, die anderen Qua-
dranten werden dem ersten dann gleichgesetzt. Die Ternparat die Besetzungszahlen werden
als stationar angenommen.

Der PoWR-Modellcode ist aufgeteilt in drei wesentliche 18tdy die Shellskripten zur Steue-
rung einzelner Programme entsprecharstart - wruniq - formal(siehe Tabelle 4.1). Die Theo-
rie der expandierden Sternatmospharen wird zum BeispsalHbieben von Grafener (1999). Ich
werde sie hier stark verkirzt und auf die Programmstrukézoben wiedergeben.

4.2 Modellparameter und Startndherung —  wrstart

Im ersten Schritt werden die Modellrechnungen vorberitétdem Shellskriptwrstart werden
drei Programme aufgerufen. Das erste heil3t ebenfaitart und liest die Sternparameter aus
der Eingabe-DateCARDSein. Die wichtigsten Sternparameter sind ditektive Sterntempe-
ratur T,, die Massenverlustrats! und die Leuchtkraft. Der Sternradius ergibt sich dann aus
der Schwarzkdrperndherung: Nach dem Stefan-Botzmanat&ésis Unsold & Baschek 1999,
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4.2 Modellparameter und Startndherungrstart

S.110) ist der Gesamtstrahlungsfliss- o - Tgﬁ. Dabei isto- die Stefan-Boltzmann-Konstante
und T die Effektiviemperatur des Sternes. Fiir die Leuchtkraftlgit 47R? - F. Das Einsetzen
des Gesamtstrahlungsflusses ergibt

L = 4noRT2. (4.1)

Die Leuchtkraft wird fir Modelle von WN-Sternen standardiggauf logL/L, = 5.3 fest-
gelegt, da ahnliche Leuchtkréfte das gleiche normiertkiBma erzeugen. Der Massenverlust
wird mit dem Sternradius, dem Dichtekontr&i{siehe unten) und der Endgeschwindigkeit des
Windeswv,, zusammengefasst zum transformierten Radius. Dieserapbgional zur inversen
Winddichte und damit ein Malf? fir die Emissivitat des Windes.

: 2/3
o M VD
R=R|oome [ (4.2)
2500km st | 1074 Mg yr
Tabelle 4.1: Programmstruktur des POWR-Cddes
shellscript Programm Funktion
wrstart wrstart liest Sternparameter und Atomdaten eirt Seequenzgitter und
Tiefengitter auf, erstellt eine Startnédherung
steal berechnet die Besetzungszahlen aus der vorlaufigepefatur

adapter ersetzt bei OLDSTART die Besetzungszahlen dueckider al-
ten Modelldatei

wruniq wrcont |6st den Strahlungstransport fir das Kontmu(grobes Fre-
guenzgitter) ohne Linien
como I6st die Momenentengleichung fir das Kontinuum
coli rechnet den Strahlungstransport im CMF fir Kontinuumal Wi-
nien (Formale Losung aus gegebenen Besetzungszahlen)
steal |6st die statistischen Gleichungen zur ErmittlungBisetzungs-
zahlen und fUhrt die Temperaturkorrekturen durch
formal formal integriert im Beobachtersystem den Strap#fluss des Stern-

windes, 16st dazu das formale Integral

R: und T, werden Uber einen sinnvollen Parameterraum variiert.idaipe ein zweidimensio-
nales Modellgitter erstellt, das bei der Bestimmung vomripterametern zur Verfligung steht.

Fur das Non-LTE-Problem missen die Energieniveaulibeegimgden Atomen der Sternat-
mosphére mitgerechnet werden. Dazu werden alle berutiggam Ubergange von lonen der
vorgegebenen Elemente mit ihren Ubergangswahrscheieiiein aus der Datéd)ATOM einge-
lesen, sie werden unten néher erlautert. Schlie3lich misseh die chemischen Haufigkeiten
des Sternwindes vorgegeben werden, sie werden in Abs8rautsfihrlich besprochen.

Das Tiefengitter wird aufgesetzt: Die Berechnung des &trastransportes beginnt bei dem
Sternradius, der definiert wird als der Radius bei der Rasgepazitat vorR, = R(rgr = 20).
Bei dieser Opazitat kann davon ausgegangen werden, dasJeiherrscht. Fir diesen Ra-
dius wird hierTeg(R,) = T. definiert. Nach Erfahrungswerten kommt aus Entfernungéfeyr

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

Rwvax = 1000 R, kein relevanter Beitrag mehr zur Emission von WN-Sterndgrand der gerin-
gen Dichte. Die Berechnung des Strahlungstransports vigrdaibgebrochen, die Riickstreuung
wird genahert. ZwischeR, undRyax befinden sich dann zum Beispiel 50 Tiefenpunkte. Eben-
so wird ein Frequenzgitter eingelesen, entweder bei dett WalOptionOLDSTARTaus einem
gewahlten alten Modell oder aus der Eingabe-DBBRID, die die erste Wellenldnge vorgibt,
weitere gunstige Frequenzpunkte werden dann von dem Pnogeaxmittelt. Der Bereich und die
Auflésung der Gitter wird in beiden Fallen durch den Bedad die Dauer der Modellrechnung
begrenzt.

Die erste Temperaturschichtung wird im Fall von einem OLBBT aus dem alten Modell
eingelesen, alternativ kann die Temperaturschichtungeeesn LTE-Modell oder einer grauen
Atmosphéare angenahert werden. Das vorlaufige Kontinuumagi8ngsfeld wird aus der Tem-
peratur abgeleitet. Das Geschwindigkeitsfeld und eingilgere Windstruktur, das Clumping,
werden im Programm wrstart ebenfalls aufgestellt, sie emmghten noch einmal in ihren Op-
tionen diskutiert. Der Dichteverlauf ist durch die Kontitétsgleichungovr? = const durch das
Geschwindigkeitsfeld determiniert.

Aus dieser Startnaherung berechnet das zweite Prograteal, die Besetzungszahlen der
Atomniveaus mit den Ratengleichungen. Im Fall eines OLDETAverden die Besetzungszahlen
mit dem letzten Programmdapterschlie3lich durch die des alten Modells ersetzt.

4.3 Berechnung des Sternwindes — wruniq

Derwruniqist das Kernstiick des PoWR-Modellcodes. Hier wird der Sirajstransport iterativ
mit den Besetzungszahlen und Temperaturkorrekturentereecbis das Modell zu einer Lésung
konvergiert.

Das erste Programmrcontldst den Strahlungstransport fir das Kontinuum. Die Sinadpd-
transportgleichung gibt das Strahlungsfeld fir jede Feequ in Abhangigkeit von der Emissi-
vitat n und der Opazitat an, beide ihrerseits abhéngig von Besetzungszahlen unélelero-
nentemperatur.

dl,
dZ _nv

zverlauft entlang der planparallelen Schichten, wéahremdidpaktparametep den minimalen
Abstand dieser Schicht zum Ursprung des Koordinatensystamibt.

-kl (4.3)

p

= /1t I
z

e]
—

Abbildung 4.1: Planparallele Geomefrie

Die spezifische Intensitéds ist dabei definiert durch
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4.3 Berechnung des Sternwinde/riniq

dE, = I, udAdQ dt dv (4.4)

die Strahlungsenergie, die pro Flachenelemehtalis einem Raumwinkelelemen@dpro
Zeitintervall d und pro Frequenzintervallvdprojiziert parallel zur Flachennormalen flieftist
der Cosinus des Winkels zwischen der Flachennormalamd der Ausbreitungsrichtung Die
Emissivitaty und die Opazitak haben jeweils einen Anteil fir Absorptions- und Emissiansp
zesse (true) und einen Anteil fir Thompsonstreuung (th)

o = K1 4 kg, (45)

und analog fur. Da die Strahlungstransportgleichung eindgf&ientialgleichung ist, missen
Randwerte (einlaufende Strahlungsfelder) angegebenenein Inneren Rand gilt die Bu-
sionsnaherung und das Strahlungsfeld ist thermisch, deli@uktion S, ist gleich der Planck-
Funktion

Ky c? vkl _1
Die ruckgestreute Intensitét(u > 0,r = Ryax) kann entweder gleich null gesetzt werden oder
mit einer quadratisch abfallenden Quellfunktion bei kangtr Opazitat genahert werden.
Das Programncomoldst die Momentengleichung fur das Kontinuum. Die Momerge 8trah-
lungsfeldes sind Winkelintegrale Gber die Intensitat

(4.6)

1 1
[Jv, Hy Ky, Ny = Efl[l,/l,/ﬁ/f] I, du. 4.7

Das nullte Moment), ist proportional zur Energiedichte, das erste Moménzum Fluss des
Strahlungsfeldes. Die Momente werden spater zum LésenatenBleichungen bendtigt.

coli rechnet den Strahlungstransport fir das Kontinuum und idieh. im mitbewegten Koor-
dinatensystem (Co-Moving Frame, CMF). So kann die Dopgéschiebung fir die an jedem
Ort erreichte Windgeschwindigkeit behandelt werden. DnadSivitatn und die Opaziték des
Materials sind dann richtungsabhangig. Die Koordinatrgformation aus dem Beobachtersys-
tem (obs) ins mitbewegte folgt aus der Dopplergleichunglfér-requenz

v(r, ) = Vobs(l"‘/li(:))- (4.8)

Dabei istv die lokale Windgeschwindigkeit, die Lichtgeschwindigkeit und der Winkel zwi-
schen der Geschwindigkeit und der BeobachtungsrichtuingdiE Strahlungstransportgleichung
in Linien mussen die Linienabsorptionskheienten und die Linienemissionskteienten be-
ricksichtigt werden, die aus den Besetzungszahlen folg@ndie Linienprofilfunktion wird ein
durch Mikroturbulenzen mitpop ~ 100kms?! dopplerverbreitertes GauRprofil angenommen.
Das Ergebnis ist eine sogenannte formale Losung bei gegeliggsetzungszahlen.

stealldst fur das berechnete Strahlungsfeld die statistischeiti@ingen zur Ermittlung der
Besetzungszahlen. Die Gleichungen kommen aus der BedjrdgmStationaritat; fur stationére
Besetzungszahlen muss die Anzahl der Zugange zu einemi&meegu der Anzahl der Abgange
entsprechen und es gilt die Ratengleichung

N N
N Z Pij = Z ni Piji 4.9

j#i j#i
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

mit n; der Besetzungszahl des Zustandssgesamt gibt edl Zustande und die Ubergangsra-
tenPj; vom Zustand zum Zustand kdnnen spontan, strahlungs- oder stol3induziert sein.

Im stationaren Fall ist die Temperatur an jedem Ort konsteuut es gilt fir den gesamten
Frequenzraum ein radiatives Gleichgewicht

f m(nv — KkyJy)dv = 0. (4.10)
0

Genaugenommen muss noch die Energie betrachtet werdebeidiker Beschleunigung des
Windes durch Strahlungsdruck von elektromagnetischeahfing in kinetische Energie um-
gewandelt wird. Aufgrund der Bedingung des radiativen €hlgewichts fuhrt steal schlief3lich
Temperaturkorrekturen durch.

Mit den korrigierten Besetzungszahlen und der neuen Teatyrschichtung muss dann der
Strahlungstransport neu gelést werden.

4.4 Modellspektrum — formal

Der Strahlungstransport und die Korrekturen an den Besgsaahlen und der Temperatur wer-
den iterativ gelost, bis die Korrekturen in den Besetzuaken einen gesetzten Wert

log (maxM) <loge (4.11)

Nait

unterschreiten. Dabei werden Levels mit geringen Besgtzahlen, bei denen die relativen
Korrekturen grofl3 sein kénnen, ignoriert. Die Grol3e der Tenapirkorrekturen und die Strah-
lungsflusskonstanz kénnen noch zusétzlich Gberprift verBann muss im letzten Arbeits-
schritt, demformal, das formale Integral gelost werden.

7=0
1L(7) = |, (Tmay) € 7®2 + f S,(r))e™vdr, (4.12)

max

mit der optischen Tiefe

22
7(21,20) = f k,dz (4.13)

Z

Das formale Integral besagt, dass die Intensitatrlggeich der eingestrahlten behay ist, die
jedoch durch Absorption exponentiell geschwacht wurdes pler Summe der Quelle®, auf
dem Weg, die ihrerseits wieder geschwacht werden.

Um der Dopplerverschiebung im Beobachtersystem gerectverden, werden Flachen glei-
cher Geschwindigkeiten (Constant Radial Velocity Suda€eRVS) gesucht, die spezifische In-
tensitat ins Beobachtersystem transformiert und sclidieRlber den gesamten Sternwind und
alle Frequenzen integriert.

Das Ergebnis ist ein emergentes Spektrum.
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4.5 Atomdaten

45 Atomdaten

In einer Studie von Hamann & Koesterke (2000) wurden bemrgitgge der WN-Sterne in der
LMC durch Spektralanalyse mit PoOWR-Modellen untersuchie Wesentliche Weiterentwick-
lung des Modellcodes seit dieser Studie liegt in der Ernwmeitg um das Line-Blanketing (Eisen-
linien-Bedeckung, Gréfener et al. 2002). In den Modellerdig Analyse von Hamann & Koes-
terke (2000) wurden Helium und Stickftberiicksichtigt und fiir einige Modelle zusétzlich Koh-
lenstdf. Die Modelle fiir diese Diplomarbeit wurden dagegen alleKwitlenstdf und aul3erdem
mit Eisengruppenelementen gerechnet.

Wahrend in den Modellen die Atome niedrigerer Ordnungszalmit weniger als Hundert
Energieniveaus weitestgehend beriicksichtigt sind (siabelle 4.3), missen fiir die Eisengrup-
penelemente mehrere Tausend Niveaus mit mehreren Millidfgergiangen beachtet werden.
Bei den Ratengleichungen muss jedoch fiir jeden Ubergamgedgene Gleichung gelost wer-
den, deswegen werden sie zu Modellniveaus oder “Supeslezatammengefasst (siehe dazu
Grafener 1999). Das Line-Blanketing wurde bereits in dem&ligittern fur galaktische Haufig-
keiten berlcksichtigt (siehe Hamann & Grafener 2004).

In den Modellen, die ich fir die in Abschnitt 3 ermittelteneBlenthaufigkeiten in der LMC
berechnen méchte, nehme ich neben dem Line-Blanketingeeimeitere Anderungen vor. Die
wesentliche betfit natrlich die Haufigkeiten selbst.

Die Elementhaufigkeiten werden in der CARDS-Datei eingegeein Auszug aus der Datei
ist in Tabelle 4.2 abgebildet). Wassef§i@nglisch Hydrogen) und Sauerft¢englisch Oxygen)
sind hier auskommentiert und werden demnach in dem vorkge Beispiel nicht beriicksich-
tigt. Generic ist die Gruppe der eisendhnlichen Elementeunmfasst die in Abschnitt 3.4 aufge-
fuhrten 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-HaufigkeitenEiiahrung gemacht, dass in
einigen Fallen die Temperaturschichtung des Sternwirfeslie standardmafiig Monotonie er-
zwungen wird, in einiger Entfernung vom Sterrillig konstant bleibt, bevor sie weiter abfallt.
Diese Modelle konvergieren nicht oder nur schwer; ich neubgr nicht-monotone Temperatur-
schichtungen zulassen (eine monotone Temperaturschigigtin einem anderen Zusammen-
hang in Abbildung 4.6 dargestellt). Nach Hamann (2008) watie ersten Non-LTE Modelle
nur mit H und He ebenfalls stark nicht-monoton, das heil$sdae ein Temperaturminimum
besalRen. Unsold sagte voraus, dass bei Beachtung eingichamden Menge schwerer Elemen-
te die Temeraturschichtung monoton werden muisse. Diea d¢m Modellen von Hamann &
Grafener (2004) tatsachlich der Fall. Bei geringerer Migitdt, wie bei den LMC-Modellen,
funktioniert die Kiihlung durch die Metalle dann wieder sahiter, so dass manche Modelle nur
nicht-monoton konvergieren.
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

Das Erzwingen der Monotonie sollte im emergenten Spektreinek wesentlichen Unter-
schied machen, da der Wiederanstieg der Temperatur von dié& &ulR3eren Bereich des Windes
betrifft, wo die Dichte und die Emissivitat nicht mehr so grof3 sindsZulassen von Nicht-
Monotonie enthalt zudem eine Naherung weniger und ist dpnyisikalisch korrekter.

Gegenuber den POWR-Gittermodellen mit galaktischen Etenéeifigkeiten habe ich fiir das
neue Gitter eine ausgebaute Version dentdad der Nv Atomdaten benutzt:

Tabelle 4.3: Auszug aus der DATOM-Datei
* ATOMDATEN: 40 Helium (17 Hel, 26 Hell, 1 Helll)

* 94 Nitrogen (1 NII, 33 NIlI, 38 NIV, 20 NV, 1 NVI)
* 65 Carbon (3 Cll, 40 Clll, 21 CIV, 1 CV)
* Generic (Eisengruppe)

Tabelle 4.3 ist ein Ausschnitt aus dem Dateikopf der DATORBI), die Eingabe-Datei fur alle
Atomdaten des POWR-Codes. Fir Helium werden nun bei dercBeumg des Strahlungsfeldes
40 statt 34 Levels berlicksichtigt, fur Stick§t84 statt wie bisher 90.

rel. flux

| ¥ I SV

3000 3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000
A A

rel. flux
rel. flux

10800 11000 1.95 2.00 2.05 2.10 2.15 2.20 2.25 2.30 2.35 2.40 2.42.50
MA] A [um]

Abbildung 4.2: Modellspektrum mit alten (schwarz) und neg®t) Atomdater?

3Abbildung von Liermann (2008).
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4.6 Die Geschwindigkeitsverteilung

Die ausgebauten Atomdaten habe ich von Barniske (2008) ientedien Daten von Stickgfo
von Liermann (2008) bekommen. Alle neuen Ubergéange uncehitiegen im Infrarotbereich,
ich habe sie eingebaut, damit sie fur kiinftige Gelegenheite Verfligung stehen, obwohl ich
selbst den Infrarotbereich nicht analysiere.

Abbildung 4.2 zeigt beispielhaft fiir den optischen Bergithss sich diese Anderungen hier
nicht auswirken, dasselbe gilt fir das gerechnete Beigpigéll auch fiir den UV-Bereich (hier
nicht dargestellt). Die Anderungen im Infraroten sind dggredeutlich zu erkennen.

4.6 Die Geschwindigkeitsverteilung

Fur massereiche Sterne wird allgemein angenommen, daSedehwindigkeitsverlauf des Stern-

windes einem sogenanntghlaw (englisch flr3-Gesetz) folgt, nachdem die Geschwindigkeit

mit dem Abstand vom Stern stark ansteigt und sich schliel@Eymptotisch einer konstanten
Geschwindigkeiv,, annahert (nach Lamers & Cassinelli 1999):

R.\?

o(r) = vo + (Vo — v0) (1 - T) (4.14)

Wobei vy die Geschwindigkeit in der Photosphére (bet R,), v, die Endgeschwindigkeit,
r der Abstand vom Sternzentrum ui der Sternradius singB ist ein freier Parameter, der
beschreibt, wie grof3 die Beschleunigung des Sternwindesiisgro3e$ entspricht dabei einer
geringen Beschleunigung. Das Geschwindigkeitsgesetz &ach angenahert werden als

o(r) = ves (1 - rr—o)ﬂ (4.15)

mit

(4.16)

by
=]

log,, (v/kms™)
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Abbildung 4.3: Geschwindigkeitsverlauf eines WC-Stemsselbstkonsistenten Modéll.

4Abbildung von Gréafener & Hamann (2005).
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

B wird fur WR-Sterne tUblicherweise als 1 angenommen (siehe Baispiel Hamann & Gra-
fener 2004). Die erste hydrodynamisch selbstkonsisterddelrechnung von einem Sternwind
eines WR-Sternes von Gréfener & Hamann (2005) wies auf egselideunigung, die keinem
B-law entsprach, jedoch mit einerg-2aw nach der Idee von Hillier & Miller (1999) mg; = 1
und B, = 50 angenédhert werden konnte (siehe Abbildung 4.3). Um mieked Ergebnissen
anzunahern, habe ich ein Testmodell gerechnet mit folgenumleraten 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 gia® angenommen werden soll, bei
demp; = 1 ist undB, den gegeniber 50 noch moderaten Wert gen= 8 annimmt. Mit3,
sollen dabei 60% von,, erreicht werden, der Bruchteil (englisch Fraction) vodvQ mit einer
Steigung vorg, = 8.
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Abbildung 4.4: Modell 13-18 mig = 1 (rot) und B-law (gelb).

Ein Ziel, das mit der Testrechnung erreicht werden sollgiisen Laseréekt zu mindern, der
sich vor allem auf eine N-Linie bei 4058A in manchen Modellgitterbereichen auszien
scheint. In bestimmten Windschichtungen kann sich inderthas Sternwindes ein Laser aufbau-
en, in dem es zu stimulierter Emission in einer bestimmterieLkommt. Andert man nun die
Geschwindigkeitsverteilung im Wind, andern sich auch dir&ye, um die die Wellenldngen
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4.6 Die Geschwindigkeitsverteilung

durch den Doppleféekt zwischen den Volumenelementen verschoben werdenj esersitua-
tion, die fur ein Geschwindigkeitsfeld entsteht, missteiirem anderen aufgehoben werden.

Ich wahle fur den Test ein Modell mit einer starkenvALinie aus: 13-18. Das Ergebnis zeigt
nicht die erhdite Wirkung; die besagte N-Linie wird nur noch starker (siehe Abbildung 4.4).
Dies scheint daran zu liegen, dass sich durch die Anderun@édschwindigkeitsfeldes auch die
gesamte Temperaturschichtung gedndert hat (siehe dazébbiddung 4.6). Die Temperatur des
Modells mit dem B-law steigt gegentber dem vorherigen, und ein AnsteigerLiheenstarke
der Niv-Linie bei 4058A ist das, was bei steigender Temperatur magen wére (siehe dazu
Abbildung 4.6).

Dem entspricht auch die Beobachtung, dass in dem Modell emit 28-law im UV-Bereich
(erster Plot in Abbildung 4.4) die Linien im Eisenwald (1300 - 1400A) und die N-Linie
starker werden: beides Indikatoren fir ein hei3eres Modell
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Abbildung 4.5: Temperaturschichtung des Modells 13-18a8mnit1 (rot) und B-law (gelb).
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Abbildung 4.6: Aquivalenzbreiten deriN-Linie bei 4058A in Héhenlinien. Rot: Modell 13-18.

Die Erklarung fir den Temperaturanstieg ist wahrschdinfiaddgende: Wenn ein groRerer An-
teil der Endgeschwindigkeit,, erst weiter aul3en erzeugt wird, wird die Geschwindigkeitrim

SAbbildung von Hamann & Gréafener (2004).
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

neren (bei gleicher Endgeschwindigkeit) kleiner. Das #éridkn gesamten Dichteverlauf und also
alle (vor allem auch die im Inneren erzeugten) Linien. Dasigh nur die auBeren (Laser-)Linien
andern, also der Geschwindigkeitsverlauf in Sternnahédhhbleibt, misste die Endgeschwin-
digkeit hochgesetzt werden. Um wieviel ist allerdings hidar: Wieviel der alten Endgeschwin-
digkeit wurde beim alte-law bis zu dem Punkt erzeugt, ab dem nach dem ngdaw dann
das zweites greift?

Ich kann anhand des Testmodells also nicht nachweisenddagsiser-lHekt durch ein ande-
resp-Gesetz abgeschwécht wird. Dafiir hat diese Anderung andliete beabsichtigte Auswir-
kungen. Ich entscheide mich daflr, in dem Modellgitter mit@C-Elementhaufigkeiten bei dem
altenp-Gesetz zu bleiben.

4.7 Clumping

Je nachdem, wie inhomogen oder homogen die Masseverteiugigem Sternwind angenom-
men wird, ermittelt man sehr verschiedene Werte fur die Blasylustraten. Die Massenverlust-
raten sind ein sensibler Parameter fur die Sternentwigkldaswegen sind die Modellannahmen
fur die Dichteverteilung im Sternwind sehr wichtig.

Im einfachsten Fall ist die Dichte des Sternwinds nur einekian des Abstandsvom Stern,
nach der Kontinuitatsgleichung sinkt sie raﬁ%v—(r) (siehe oben). Dieses Modell kann nur eine
starke Vereinfachung der tatsachlichen Situation in Stewen sein. Ein etwas komplexeres
Modell nimmt an, dass von einem Volumenelema&¥tnur ein Bruchtteilfy, zum Beispielfy =
1/4 mit der ganzen Masse gefiillt und der Rest leer ist. Die deltaitDichtep in AV bleibt gleich,
aber die Masse ist nicht mehr homogen vertdijthei3tvolume fraction(Volumenanteil) oder
filling factor (Fullfaktor) und der reziproke Weid = 1/f heil3t Dichtekontrast oderlumping
factor (Verklumpungsfaktor).

Das wesentliche Merkmal, das die Verklumpung in den Bedbagsdaten sichtbar macht,
sind die sogenannten Elektronenstreufliigel der Linieméskgillier 1991). Vor allem die Ha-
Linien zeigen diese Linienausldufer zum Roten hin (sieheildlng 4.7). Sie sind flr andere
Linien schwer quantitativ zu messen, da sie nicht leicht Wamtinuumsverlauf zu unterscheiden
sind und mehrere Linien ineinander verlaufen.

12 T T 11 L T 11
10 — —

REL. FLUSS

4650 4700 47504800

Abbildung 4.7: Hai-Linie (blau) mit Elektronenstreufliigel (rot).
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4.7 Clumping

Die Elektronenstreufliigel der Linien entstehen durch Thowtreuung an freien Elektro-
nen. Im mitbewegten Koordinatensystem wird bei der ThonSwauung das Licht bei gleicher
Frequenz wieder abgestrahlt, die Richtung bleibt jedochtrérhalten. In der expandierenden
Sternatmosphére erscheint im mitbewegten Koordinatéersyaus der Sicht eines Volumenele-
ments jedes andere rotverschoben (siehe Abbildung 4.8)EBiission dieses Volumenelements
erscheint wiederum im Beobachtersystem rot- oder blaoketsen. Es wird vor allem Licht aus
den starken Linien in verschiedenen Bereichen des Stedesigestreut, ein Teil davon in die
Beobachtungsrichtung. Dabei wird das Licht rotverschoben

Abbildung 4.8: Transformation der Geschwindigkeiten aeisdeobachtersystem ins CRIF

Die Elektronen kénnen jedoch aufgrund ihrer wesentlichngeren Masse als die der Atom-
kerne durch denselben Impulstibertrag von den Photonen eaédnilich grol3ere Geschwindig-
keiten beschleunigt werden, so lange, bis sie mit den Atongtestol3en und den Impuls wieder
abgeben. So entsteht die starke Rotverschiebung der &lekistreufligel.

Um die Elektronenstreufliigel zu mindern, muss also die Biehtind damit die StoRRraten —
vergrol3ert werden. Die Dichte hangt jedoch auch mit der Emi&t, also den Linienstarken,
zusammen und kann nicht unabhangig von den Elektronefisijeln bestimmt werden. Eine
Madglichkeit, die StoRraten zu vergrol3ern ohne die Emitdivu verandern, ist den Dichtekon-
trastD einzufihren. So wird die lokale Dichte gréRRer (StoRratdi®,groRraumige jedoch nicht
verandert (Emissivitat).
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Abbildung 4.9: BAT99 134 (blau) und Modell 14-18 niX= 4 (grin) undD = 10 (rot).

5Abbildung aus Lamers & Cassinelli (1999).
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4 Spektralanalyse mit POWR Modellen

Ich habe flir einen Stern, BAT99 134, das angepasste ModelBl@odellnummern nach
Abbildung 4.10) mit zwei verschiedenen Werten Bigerechnet (siehe Abbildung 4.9).

Es zeigt sich, das® = 10 die Elektronenstreufliigel der zentralenuHsnie bei 4686A bes-
ser wiedergibt. Fur die anderen Linien ist der Unterschiadnk merklich. Ich habe mich also
entschieden, fur das Gitter der Modelle mit LMC-Haufigkeilz = 10 zu setzen.

Abbildung 4.9 zeigt, dass sich nicht nur die Elektronendtigel verdndert haben, sondern
auch die Linienstérken selbst, obwohl nur der Dichtekattvariiert wurde. Das bedeutet, dass
das Konzept des transformierten Radius als Maf fur die Hritésicht vollig aufgegangen ist
(Gleichung 4.2). MitD wachst auch die Linienstarke, dieselben Beobachtungsdaiissen also
tendenziell mit geringerem; wiedergegeben werden.

Gleichung 4.2 besagt, dass fur bestimmte Beobachtungsspekir die die Linienstéarken be-
kannt und Endgeschwindigkeiter, ermittelt sind,M VD = constgilt. Je groRer als® ange-
nommen wird, desto geringer ist der ermittelte Massenseri¥enn mit Modellen mit grof3erem
D jedoch auch ein geringer& angenommen werden muss, wird dieséiekt zum Teil wieder
aufgehoben. Leider kann ich aus meiner einen Modellreanheime quantitative Abschatzung
dieses Hekts ableiten.

Ich berechne zwei Modellgitter mit Wasser$t@ufigkeiten von 20% (WNL-Gitter) und 0%
(WNE-Gitter) analog zu Hamann & Gréafener (2004) bei LMC+aénthaufigkeiten, mit im In-
fraroten erweiterten Atomdaten, einem Dichtekontrast Boa 10 und dem ublicheg-law mit
B = 1. Den bendtigten Gitterbereich ermittle ich mit den gegelpeGittermodellen mit galakti-
schen Haufigkeiten durch Vergleich mit den LMC-Beobachsaiagen.

Die berechneten Modelle sind in Abbildung 4.10 RaT.-Raum dargestellt. In Grin sind
WNE- in Rot WNL-Modelle eingezeichnet.
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4.7 Clumping
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Abbildung 4.10: Gitter der LMC-Modelle
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5 Daten

5.1 Uberblick

Mir liegen fir 107 von 108 katalogisierten WN-Sternen derCldptische Spektren vor, aul3er-
dem flr einen nicht im Katalog von Breysacher et al. (1999, non an BAT99) aufgefiihrten.

Fur die meisten gibt es zusatzlich ein Spektrum im Nahen UM @uellen meiner Daten liste

ich in Tabelle 5.1. Eine Auflistung der fur die einzelnen 8&evorliegenden Daten ist Tabel-
le 5.2. Ich habe die Mdéglichkeit, eine homogene Analyserdams vollstandigen Population von
WN-Sternen (siehe dazu auch Abschnitt 6) bei bekanntachgle Entfernung durchzufuhren.

Tabelle 5.1: Verfligbare Spektren fir WN-Sterne in der LMC

Nr. Instrument Beobachter Datum /A 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. privd?2
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 fir diese Diplomarbeit waren digsmhen Spektren von WNE-Sternen,
die wir von Cedric Foellmi als Nebenprodukt seiner Untelsungen zur Variabilitat der radialen
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5.2 Optische und Nah-UV Spektren

Geschwindigkeiten bekommen haben. Er machte seine Aufealmnit verschiedenen erdgebun-
denen Grol3teleskopen auf der Stidhalbkugel (siehe Fodlkhi2003, und Kapitel 8). Fiir seine
Studien wertete er die Lage der Linien aus und benutzte dieehs$tarken nur, um die Unter-
klassen der Sterne neu zu bestimmen. Eine InterpretatioBpktren durch einen Vergleich mit
theoretischen Modellen wird in dieser Diplomarbeit zunmtearsMal durchgefiihrt. C. Foellmi
beobachtete in 2002 61 WNE-Sterne. Die Spektren, die wiilworbekamen, sind tiber mehrere
Beobachtungen gemittelt sowie bereits normiert und wiltegenkalibriert. Kurz vor Fertigstel-
lung dieser Arbeit bekam ich zuséatzlich die Beobachtungsdaus der komplementéaren Studie
von Olivier Schnurr zu WNL-Sternen (siehe Schnurr et al.80Diese sind ebenfalls gemittelt,
wellenlangenkalibriert und normiert.

Aus meiner Arbeitsgruppe lagen noch optische Spektren aob&htungen in 1989 mit dem
EFOSC (ESO Faint Object Spectrograph and Camera (v.2)\Weitere Spektren vom CTIO
(Cerro Tololo Inter-American Observatory) fand ich in emd&atalog von Torres-Dodgen &
Massey (1999). Diese Spektren wurden 1981-1985 aufgenanume sind verrauschter als die
oben genannten von Schnurr und Foellmi, sie sind jedochkéilibsiert und dienten mir vor
allem zur prézisen Ermittlung der Leuchtkraft und der R@tuNur in wenigen Fallen waren
sie die einzigen vorhandenen optischen Spektren. LetBtaren sind im Internet beim VizieR-
Servicé frei zuganglich.

Zu den meisten meiner Untersuchungsobjekte lagen INES ey Extracted Spectra) UV
Spektren des IUE (International Ultraviolet Explorer) t&lten vor. Wahrend der Archiv-Server
in Stralburg, den ich zunachst fiir meine Recherche benutzte, im Laufdate®s nicht mehr
zuganglich war, konnte ich spéater auf einem in Italien veten Server weiterarbeiten. Die
wesentlichen Licken im INES-Datenbestand betrafen Starsehr dichten Gegenden, das heif3t
vor allem im Tarantelnebel 30Dor.

Ich habe eine komplette Daten-Recherche im MAST-Arthinrchgefiihrt. Dazu habe ich zu
allen bekannten WN-Sternen in der LMC nach Spektren im cipgis und im Nahen UV gesucht
und bin neben einigen wenigen IUE-Spektren, die im obenmg@ra Archiv nicht aufgetaucht
sind, vor allem auf Spektren des HST (Hubble Space Tele3ggstolien. Diese Daten fiillten
die Datenllcke fur die in sehr dichten Gegenden liegendem&t

Bei meiner Recherche habe ich zunédchst den Namen des Siates BAT99-Nomenklatur
in der MAST-Suchmaske eingegeben und habe dann die derk&bedmaten am nachsten lie-
genden Aufnahmen mit WN-Charaktaristika verwendet, bisautiel, dass diese Methode viele
Fehler produzierte. Gerade fiir die dicht besiedelten Giyestimmt die Position des Sterns,
wie MAST sie mithilfe der SIMBAD-Datenbarkaufldst, fast nie Giberein mit der HST-Position
des Sterns, wie der zusténdige Beobachter sie den Spekisehreibt. Oft liegen zwischen den
beiden Positionen mehrere andere Sterne. Ich habe michddanrentschieden, nicht SIMBAD
sondern den Beobachtern vollstandig zu trauen. Fir jedelei®im ist verzeichnet, von welchem
Objekt es aufgenommen wurde, jedoch oft in einer eigenendéwdfatur. Zur Entschliisselung
der Nomenklaturen waren die Vdféntlichungen der Beobachter nétig, vor allem von de Koter
et al. (1997), Massey & Hunter (1998) und Walborn et al. (3999

Bei dieser Suche in der MAST-Datenbank habe ich Spektrenderit fiir WN-Sterne cha-
rakteristischen breiten Emissionslinien gefunden, dilogd nicht zu Sternen gehdren, die im

1siehe httpywebviz.u-strasbg.fviz-bin/VizieR
Zsiehe httpyines.ts.astro jtgi-inegIUEdbsMY
3siehe http/godot.u-strasbg fegi-inegIUEdbsMY
“siehe httpyarchive.stsci.edu

Ssiehe http/simbad.u-strasbhg/gimbadg
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5 Daten

BAT99-Katalog verzeichnet sind. Diese Sterne diskutieheiin Abschnitt 6.

Mit Ausnahme des AAO (Anglo-Australian Observatory) habk keine Archive von erd-
gebundenen Teleskopen durchsucht. Vor allem in der ES@rbanR vermute ich noch viele
Beobachtungen. Die Daten sind jedoch nicht unmittelba@agtich wie bei MAST oder der
IUE-Datenbank. Da meine Mdglichkeiten vor allem zeitlidgbenzt sind und da ich inzwischen
optische Spektren von fast allen Sternen habe, habe icé 8igshe nicht weiter verfolgt.

Ich habe leider die Auflésungen der verschiedenen Spekipbgn und Messmethoden nicht
berticksichtigt. Auflosung der Beobachtungs- und der Mefelttren missen Ubereinstimmen,
damit die Linienbreite richtig abgeschatzt werden kann.

Ich habe standardmaRig alle Spektren — beobachtet wieatigtth erstellt — mit einem Kasten-
profil der Breite+3A gefaltet, also gegléttet, nur die Modellspektren fiir HéE-LONG-Bereich
habe ich mit einer Kastenbreite vaA geglattet. Die Beobachtungsspektren des IUE-Satellite
habe ich, wie dann auch alle HST-UV-Spektren, statt derdfdighktion mit einer Gaul3funktion
der Halbwertsbreite von 8A (fiir IUE-SHORT) beziehungsweigA (IUE-LONG) gefaltet.

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

5.3 AAO-Spektren

Da ich zunachst vor allem einen Mangel an Spektren von WNitren hatte, offi ich auf
die Aufnahmen von Crowther am AAQO zurlick (siehe Crowther &itBm997). Diese Daten
sind im Internet Uber das AAT Data Archiverhéltlich, es sind jedoch nicht-reduzierte CCD-
Aufnahmen. Ich fand Spektren zu 28 WNL-Sternen (siehe Tabel). Bis auf bei BAT99 12
sind verwendbare Aufnahmen aus drei Wellenlangenbenmeiechehanden: etwa 3700 45004,
4400- 5200A und 5200- 6000A. Eine beispielhafte Aufnahme wurde in Abbildung le4ejgt.
Der helle Streifen in der Mitte zeigt den Stern BAT99 130, ahéttig in dem hier senkrecht ste-
henden Spalt liegt. Mit einem Gitter wurde das Sternlichdighier waagerechte Richtung auf-
gespalten. Abgebildet wird der Wellenldngenbereich varb280— 6000A. Die hellen Punkte
in der waagerechten Linie sind die markanten Emissiomsiidies WN-Sterns. Diese Aufnahme
liegt im FITS-Format vor und wurde bereits mit einem IDL-Bkitransponiert, um die Disper-
sionsrichtung entlang de¢-Achse auszurichten.

Mithilfe eines wrplof-Skriptes habe ich dann alle Zeilen, die den Stern abbildasgelesen
und Uber sie die (nicht-kalibrierte!) Intensitat fur jedeeM@nlange gemittelt. Als annahernden
Dunkelstrom habe ich die gemittelte Intensitat mehrerealf@er Zeilen subtrahiert. Auf diese
Weise kdnnen auch mdgliche Nebellinien vermieden werdere Hatfield-Korrektur konnte ich
nicht durchfiihren, da mir keine Flatfield-Aufnahmen zurfifgung standen. Sie ist fir meine
Absichten auch nicht so wichtig, da ich das Spektrum ohnebimiere. Ein Faktor, den das
Flatfield liefert, macht fur das Verhaltnis der Linie zum Kiomum (Normierung) keinen Unter-
schied, eine additive Konstante wie der Dunkelstrom jedstion.

Ich lieR mir den Atlas der Linien fiir die CuAr-Bogenlampe ammerd, da zu jeder Mes-
sung und fur jeden Wellenlangenbereich Aufnahmen des Laspgdtrums vorlagen. Ich habe

Ssiehe httpyarchive.eso.orgsgeso_archive_main.html

’siehe httpyarchive.ast.cam.ac.(day

8Grafikprogramm, geschrieben von Hamann & Koesterke (2007)

Der Link zu dem Dokument rgo_600_arc.ps ist hittpwvw.ast.cam.ac.RAO/localwww/cg/docgrgo_600_arc.ps,
funktioniert jedoch leider zur Zeit nicht.
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5.4 WNL-Stern-Spektren

fir mehrere Linien die Position in den Lampenspektren irelRixind die zugeordnete Wellen-
lange in Korrelation gesetzt und festgestellt, dass digpé&on in allen von mir betrachteten
Aufnahmen im Rahmen der mir mdglichen Genauigkeit linefardiatsprechend der ermittelten
Dispersion habe ich die Sternspektren mit einem wrplotgskvellenlangenkalibriert und an-
einandergeflgt. Ich habe das Kontinuum nach Augenmalf3telmind das Spektrum durch das
Kontinuum dividiert und das Spektrum so normiert.
Diesen Prozess habe ich fiir zehn der oben genannten Steutgeliiihrt, da ich hier keine

alternativen Spektren hatte.

5.4 WNL-Stern-Spektren

Die Spektren von Schnurr bereiten geringfiigige Problenas. Bauptproblem ist, dass Nebelli-
nien nicht oder nur unsauber entfernt wurden (Schnurr eR@08), sieche dazu auch Abbil-
dung 5.1, die ein optisches Spektrum von Schnurr (grin) imgleeEh mit einem von Torres-

Dodgen & Massey (1999) (blau) zeigt. Die vermeintlichen &llshien wurden bei Schnurr ein-

fach “flat-topped” abgeschnitten, was dazu fihrt, dassesatn Fall zum Beispiel nicht erkannt
werden kann, welche Starke die tberlagerten He und H Liradeih.

BAT99 95 Torres-Dodgen Massey
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Abbildung 5.1: Spektren von BAT99 95 im Vergleich.

Im Fall von BAT99 116 wurden die Linien der verbotenen Satoffidbergange so entfernt,
dass kein Hinweis mehr fur Nebellinien gegeben war. Es bligedoch He-Linien, die dann
als Hinweis fur einen kiihlen Stern interpretiert werden sters. Die ebenfalls vorhandenervN
Linien missen als Indikator fir einen heiRen Stern inteéigntewerden. Das beste Ergebnis fur
diese Kombination habe ich mit Hilfe von Adriane Liermanmatuein WN-Doppelsternszenario
erreicht, siehe Abbildung 5.2.

Bei dem unbearbeiten Spektrum von BAT99 116, das ich auf fdagén bekommen und in
einer Gemeinschaftsarbeit mit Adriane Liermann normiake) sind die Nebellinien deutlich zu
erkennen. Die schmalen Hend H -Linien sind dann ebenfalls als Nebellinien erkenndar
Spektralanalyse ist nun unkompliziert (siehe Abbildurg).5.

Ich benutze diese Daten nun nur, wo ich zuvor kein oder nuuléngliches Datenmaterial
hatte. Bei Spektren mit “flat-topped” abegeschnittenendnmin ich besonders sensibel fiir eine
maogliche Verfalschung des Spektrums mit Nebellinien.

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC 53



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 fehlinterpretierttminem WN+WN-Doppelstern.
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Abbildung 5.3: Neues Spektrum von BAT99 116 ohne Subtrakdier Nebellinien.

5.5 Photometrie

Wo vorhanden, habe ich die optischen Photometriewerte wore3-Dodgen & Massey (1999)
benutzt. Nur wo keine Werte in diesem Katalog verzeichneemjghabe ich auf die Werte aus
dem BAT99-Katalog zurlickgedfen.

Ich habe darauf geachtet, die optischen Photometriewededam fir WR-Sterne Ublichen
ubv-Filtersystem zu benutzen (siehe dazu Smith 1968).eDhdlger sind gegenliber den sonst
ublichen Filtern im UBV-System relativ schmalbandig 100A, siehe Tabelle 5.3) und so gelegt,
dass sie fir WR-Sterne den Kontinuumsfluss reprasentierdmight durch die starken Emis-
sionslinien beinflusst werden. Der Photometriewert fir kdvdann in einen Fluss umgerechnet
mit

log f; = (-0.4 + a)mag+ log(c/1?) (5.1)

Die zentrale Wellenlange des v-Filters steht in Tabelle Bi8 Konstantea ist der sogenannte
“photometric zero-point” (der photometrische Nullpunldie betragt in diesem Fadl= 48.64.
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5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Photometriewerte aus dem Infraroten habe ich im 2MASS1Kgtgkrutskie et al. 2006) ge-
funden, wie sie Uber VizieR ausgegeben wurden. Die Datkahisind die gleichen wie bei IUE:
die sehr dichten Gegenden wie vor allem 30Dor. Die Fliissdevenach derselben Gleichung 5.1
berechnet, der photometrische Nullpunkt betréagt hiergadtf488, 49921 und 50440 jeweils
far die Filter JHK (berechnet aus den FlusgeRso) nach Cohen et al. 2003, Tabelle 2). Die
zentralen Wellenlangen werden ebenfalls in Tabelle 5.8eduhrt.

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

Name Zentrale| Durchlass im Bandbreite
Wellenlange| Linienzentrun?
[A] [%0] [A]
u 3650 39 100
b 4270 60 70
v 5160 50 130
J| 124x10° ~50] 0.16x 10*
H| 166x10* ~50| 0.25x 10*
K| 216x10* ~50| 0.26x 10*

a8 Fir JHK abgeschatzt an der Filterfunktion (siehe Cohen &0413, Abbildung 3).

5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Das Maximum in der Energieverteilung der heiRen WN-Staaw Im fernen bis zum extremen
UV. Gerade dieser Wellenlangenbereich ist bisher jedodmkanalysiert worden.

Bei meinen Datenbankrecherchen bin ich darauf gestof3esyvda einigen WN-Sternen in der
LMC FUSE (Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer) -Spektfertig reduziert und flusskalibriert
vorliegen. Eine Liste der Sterne, fiir die im VizieR-Katal®gektren liegen, wird in Tabelle 5.4
gegeben. Im FUSE-Archi{ sind in der Regel noch weitere Spektren vorhanden, die dbeoro
schlechterer Qualitat sind. Die Spektren von Sternen, e Reispiel im zentralen Sternhaufen
des 30Dor-Komplexes, also in R136 liegen, sind jedoch elobt nu gebrauchen, da FUSE diese
Sterne nicht auflésen kann.

Willis et al. (2004) erstellten bereits einen Atlas von FUSektren von WR-Sternen, in dem
sie jedoch nur sechs der in Tabelle 5.4 genannten WN-Steffigheen. Sie bestimmten Linien-
verhaltnisse fur die verschiedenen Unterklassen und mgiBeendgeschwindigkeit des Windes
fur diese Sterne. Fur die anderen vorhanden Spektren istrdibyse der P-Cygni-Profile in den
FUSE-Spektren nochfien.

Wsiehe httpyfuse.iap.finterface.php
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5 Daten

Tabelle 5.4: Verfigbare FUSE-Spektren

BAT996 BAT9942 BAT99 108
BAT997 BAT9945 BAT99 109
BAT99 12 BAT9955 BAT99 110
BAT99 15 BAT9956 BAT99 111
BAT99 16 BAT9959 BAT99 112
BAT99 19 BAT9961 BAT99 113
BAT9922 BAT9976 BAT99 116
BAT99 27 BAT9983 BAT99 118
BAT99 30 BAT99 100 BAT99 120
BAT99 32 BAT99 105 BAT99 130
BAT99 33 BAT99 106 BAT99 133
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Abbildung 5.4: FUSE-Daten fur BAT99 15.

Crowther (2004) weist nach, dass sich vor der Generatiorstlgnatmospharenmodelle mit
Line-Blanketing die aus den fernen UV und den optischen Bgelbestimmten Temperaturen
deutlich unterschieden, wobei sich die aus dem fernen U¥irbegen Temperaturen im Nach-
hinein als zuverlassiger erwiesen haben. Wahrend Cro2064) nur die Modellatmosphéren-
programme CMFGEN und Fastwind aufzahlt als Codes, die das tdV konsistent wiedergeben
koénnen, sind auch im PoWR-Code schon Ansatze dafiir vorinamhtidge Todt analysiert bereits
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5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

FUSE-Spektren von WC-Sternen mit POWR, ein analoges RrijelVN-Sterne steht noch aus.

In einem ersten Ansatz habe ich ein Probe-Modell fir BAT9gé&fechnet. Daflr musste ich
das Modell neu rechnen, diesmal mit Saudfst0). Wie in Abschnitt 3 diskutiert, habe ich fur
O die gleiche Haufigkeit wie fir C angenommen. AuRerdem habdn dem letzten POWR-
Rechenschritformal (siehe Abschnitt 4) auch die Linien im FUSE-Bereich berethBeide
Datensatze, die Atomdaten von Saudtstmd die Linien im FUSE-Bereich, habe ich von Todt
(2008) bekommen. So lassen sich mit den FUSE-Daten Haukgkeon Elementen ermitteln,
die im Optischen und im Nahen UV keine Linien zeigen, zumshdgauerstd und vielleicht
auch Schwefel (S). Die &Linie ist in Abbildung 5.4 in der Beobachtung deutlich zlher, das
Modell wurde jedoch ohne Schwefel gerechnet und zeigt laerekLinie.

PoWR-MODEL 13-15 ; Sum of BB and PoWR-MODEL
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Abbildung 5.5: Kontinuum eines WN- und eines O-Sterns umd Bummen.

In Abbildung 5.4 sind Beobachtungsdaten in Blau, Modelffiim Rot gezeichnet. Stellare Li-
nien sind in Abbildung 5.4 schwarz gekennzeichnet, blaghrétete Linien kommen aus dem
Airglow der Erdatmosphare. Die feinen, in dieser Darstalmicht aufgeldsten Linien sind Ab-
sorptionslinien aus dem interstellaren und dem intergaletien Medium (ISM und IGM). Ent-
sprechend der Templates von McCandliss (2003) kdnnen aesé Hinien reproduziert werden.
Aus den dafiir verwendeten lonisationsverhaltnissen kandemperatur und anhand des Ver-
satzes der Linien die Geschwindigkeit des ISM beziehungenges IGM ermittelt werden.

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

Spektren aus dem Nah-UV und dem optischen Bereich, sowid’hdtometriewerten im In-
fraroten einen sehr guten Uberblick tiber den Verlauf degikonms verschi@ien. So lassen sich
die R6tung und die Leuchtkraft sehr genau bestimmen.

Nach Hamann & Graefener (2007) ist eine prazise Kenntni&dagnuumsverlaufes ein mog-
licher Indikator fur das Erkennen von Doppelsternen (sigébschnitt 8). In Abbildung 5.5 habe
ich dargestellt, wie das Kontinuum von zwei typischen O+8#r (hier angendhert durch das
Plancksche Strahlungsgesetz) das beobachtete Kontinomim/R+O-Doppelsternen beeinflus-
sen konnte.

Abblidung 5.5 zeigt das Modellkontinuum eines WN-Sterng@dll-Nummer 13-15 nach Ab-
bildung 4.10) und zwei verschiedene Planck-Funktionesmddis Kontinuum eines O-Sterns mit
40000 K beziehungsweise 30000 K und einem Radius vdR,20iedergeben. Aus der Abwei-
chung ihrer Summe vom Kontinuum des WN-Sterns kann man lkemee, dass fur die Unter-
scheidung von Doppelsternkontinua von einfachen vor alkaten im extremen UV und im
Infrarotbereich nitzlich waren. Infrarot-Spektren de$TER Satelliten sind fir WN-Sterne in
der LMC jedoch noch nicht aufgenommen oder extrahiert wo(@arniske 2008).
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5.6 Projektvorschlag: Auswertung von FUSE-Daten

Tabelle 5.2: Verfligbare Spektren der einzelnen Sterne

BAT99 Brey Spektra BAT99 Brey Spektra BAT99 Brey Spektra
001 01 1,910,12 051 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 - 8,11,12,14,15,1j7103 87  11(,10,12)
005 04 1910 056 46  1,10,12 104 76 3,611
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 10,11,12,1
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 18,10 088 70a 1

041 35 1,10,12 089 71  8,11,12

042 34 1,10,12 091 73 1,7,11

043 37 1,910,12 092 72 10,11,12

044 36 8,11,12 093 74a 11,12

045 - 8,11,12,14 | 094 85 1,910

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 fiihrt in der LMC ¥Y08-Sterne. Massey et al.
(2001) schreiben, dass sie einen neuen WNE-Stern gefuratEmhdies kann von Foellmi et al.
(2003) bei ihren Beobachtungen jedoch nicht reproduzierden und ist fir mich nicht nach-
prifbar. Ein Stern, BAT99 83, wurde dagegen inzwischen &Y klassifiziert (siehe Schnurr
et al. 2008) und sollte nicht mehr zu den WN-Sternen gezahitden.

Bei meinen Datenrecherchen in den MAST-Archiven (siehechbit 5) bin ich zufallig auf
weitere Sterne gestol3en, die starke Emissionslinien zgjgéoch nicht zu Sternen gehdéren, die
im BAT99-Katalog verzeichnet sind.

Eine Liste dieser Sterne mit Emissionslinien findet sichellalf.1 zusammen mit ihren frihe-
ren Klassifikationen. Bedingt durch die Suchmethode, waarvielen Spektren, die die Suchma-
schine des MAST-Kataloges ausgibt, die Spektren von békanf¥N-Sternen zu finden, liegen
diese “zufallig” gefundenen Sterne vor allem im 30Dor Koaxaim zentralen Sternhaufen R136.

Tabelle 6.1: Klassifikation der Sterne mit Emissionslinien

Name Spektraltyp Literatur WN-Stern?
(HSH95) 7 O3 IfY"WN6-A Massey & Hunter (1998) +
(HSH95) 11 O4 I Massey & Hunter (1998) ?
(HSH95) 36 O3 If* Massey & Hunter (1998) ?
(HGM93) 5b - Walborn et al. (1999) +
(P93) 409 03-6V Walborn & Blades (1997) -
(P9)3 644 - Rubio et al. (1998) -
(P93) 1429 03-6V Walborn & Blades (1997) -
Parker1429 MODEL=06-04
14 éiég ﬁ’ %E S % 3@.—-5 ‘ = % —
2 N I~ [ = H b 1
Ziaf | ]
g0 \ } | ]
10 V ‘ \ ;/ vw /VMMWP/ AT ‘Ww.fwftf N
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Abbildung 6.1: Optische Spektren von [P93] 1429, [P93] 408 [P93] 644.

Abbildung 6.1 zeigt drei Falle von Sternen mit breiten Emoisslinien. Diese scheinen wie
stark im Spektrum verrutschte Heund Nm-Linien (siehe Modell 06-04, in Rot eingezeichnet).
Es handelt sich jedoch um die Linien der verbotenen Sau#ibargange (die starkste Linie liegt
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bei 5009A), die typisch sind fiir Nebelemission (siehe damha\bschnitt 5). Die Absorptionsli-
nien und die leichte BrEmission liegen ebenso wie die Nebellinien an den ervertBbsitionen
im Spektrum. Bei diesen Sternen [P93] 409, [P93] 644 und][R9239 handelt es sich nicht um
Wolf-Rayet Sterne.
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Abbildung 6.2: Optisches Spektrum von [HSH95] 7.
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Abbildung 6.3: Optisches Spektrum von [HSH95] 11.
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Abbildung 6.4: Optisches Spektrum von [HSH95] 36.

[HSH95] 7, [HSH95] 11 und [HSH95] 36 wurden bereits von Mgs&élunter (1998) klassifi-
ziert, [HSH95] 7 sogar als O3 IfVNG6-A. Dieser Stern muss bei der Erstellung des ein Jahr spa-
ter enstandenen Katalogs BAT99 Ubergangen worden seim.gdio [HSH95] 11 und [HSH95]

36 scheinen mit POWR-Modellen mit normalen WN-Parametepnaduzierbar zu sein, wobei
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6 Neue WN-Sterne in der LMC

die Helium-Absorptionslinien in der Beobachtung zugegelmalien wesentlich schwacher sind
als in den Modellen.

[HGM93] 5b ist ein komplizierterer Fall. Er wurde im Katalegn Walborn et al. (1999) bei
seiner Klassifikation einfach tbergangen. Ein Vergleich®jgektren mit BAT99 78 — identisch
mit [HGM93] 5a — zeigt, dass sich sie Spektren bis auf einali&kingsfaktor von 3 sehr dhnlich
sind, aber nicht ganz (Abbildung 6.5)!
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Abbildung 6.5: [HGM93] 5b, BAT99 78 von Walborn et al. (1999)d passendes Modell.

Ein Abgleich mit der Aufnahme von Foellmi et al. (2003) britkgine Klarung der Frage: Er
hat fir BAT99 78 ein vollig anderes Spektrum aufgenommeehgsiAbbildung 6.6). Es handelt
sich hier mdglicherweise um drei verschiedene Sterne BA®R8,b und c. Die Spektralanalyse
bezieht sich im Folgenden auf das Spektrum von Foellmi ¢2803).
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Abbildung 6.6: BAT99 78 Foellmi et al. (2003) und passendesiil.

Zusammenfassend ist [HSH95] 7 in jedem Fall ein WN-Stembdgicksichtigt werden sollte,
[HSH95] 11 und [HSH95] 36 missten noch einmal gewissenteaftkassifiziert werden. Zu der
Umgebung von BAT99 78 gehéren mindestens zwei, wahrsébieifgdoch drei WN-Sterne.
Hier missten die Positionen noch einmal genau geklart werdelleicht mit Hilfe von Foellmi.

Nach Schnurr (2008) ist zur Zeit eine Erhebung der O-Stem80dDor-Komplex in Arbeit.
Hier werden mehrere Sterne vom Ubergangsty@¥ beriicksichtigt, die bei der Erstellung des
Katalogs BAT99 schon bekannt waren, jedoch im Gegensatnderan dieser Ubergangstypen
nicht aufgenommen wurden. Die Untersuchungsgruppe diebeit ist demnach in Hinsicht auf
diese Ubergangstyperffensichtlich systematisch unvollstandig.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

7.1 Technik der Spektralanalyse

Ich habe fir alle Sterne ein wrplot-Skript erstellt, in dexn alle fiir den jeweiligen Stern vorhan-
denen Datensatze, die Spektren und die Photometriewartglesen und geplottet habe. In den
meisten Fallen waren die optischen Spektren normaligiksw, bin ich bei der folgenden Analyse
von diesen Spektren ausgegangen.

Ich habe zunachst Uberprft, ob der Stern einem wasfitvastigen WNL-Modell oder einem
wasserstfifreien WNE-Modell entspricht. Der wichtigste Indikatorfdaist, ob die Uberlagerten
H-He-Linien (Blends) der Pickering-Serie desidand der Balmerserie des Wasseftsstarker
sind als die einfachen He-Linien. In diesem Fall tragt Weste in den Sternatmosphéaren zu
den Emissionslinien bei, so dass ich das WNL-Gitter gewidilie, ansonsten habe ich das WNE-
Gitter verwendet. Das Wechseln zwischen den Gittern wahden Spektralanalyse mit festge-
haltenemR; hat sehr gut funktioniert, das heifl3t, die Linienstarker shotz der verschiedenen
Endgeschwindigkeiten weitestgehend erhalten gebliebies. spricht fir eine sinnvolle Integra-
tion der Endgeschwindigkeit in die Definition des transfamen Radius (siehe Gleichung 4.2).
Innerhalb des Gitters habe ich zunéchst ein Modell gewédal, nach Abbildung 7.1 etwa dem
Spektraltyp entspricht.
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Abbildung 7.1: Verteilung der Spektraltypen im Modellgitt

In dieser Gitterumgebung habe ich dann ein Modell gesuelstdie Aquivalentbreite der He

\Wo die optischen Spektren absolut kalibriert waren, habelie Linienstarken und die spektrale Energieverteilung
(siehe unten) in den Modellen iterativ angepasst.
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

Linie bei 5876A oder der He-Linie bei 5412A wiedergibt, da Helium in den PoWR-Modellen
am besten ausgebaut wurde (Grafener 2007). War das erfbigkennte ich entlang der gleichen
Hohenlinie dieser Aquivalentbreite in Abbildung 7.1 die délinummern so variieren, bis auch
die zweite Linie gepasst hat.
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In der Regel gibt es nur eine Modellumgebung, die beide himigedergeben kann. Dann ist
es relativ leicht, innerhalb eines kleinen Gitterbereschahand von anderen Spektralbereichen
und -linien das am besten passende Modell zu finden.

Schwieriger war es, wenn die ki&inie nicht vorhanden war oder durch eine sich im selben
Spektralbreich befindliche interstellare Absorptiorisliverfalscht wurde. Dann musste ich grof3e
Gitterbereiche absuchen, um das beste Modell zu finden, attel Wwenig Systematik und keine
gute Handhabe zur Uberpriifung meines Ergebnisses.

Grob gilt, dass sich die Temperatur vor allem auf die Linerhéltnisse auswirkt (also Heu
Hei, N1v zu Nv etc.), wahrend der transformierte Radius vor allem diedristéarke aller Linien
bestimmt. Dies stimmt jedoch nur bedingt und innerhalbskieinen Gitterbereiches.

Erst spater habe ich gelernt, zwei benachbarte Modellehelae in etwa passen, mit wrplot
zu interpolieren. Diese Methode habe ich jedoch fiir die Emiggse in dieser Arbeit noch nicht
angewandt.

Wenn ich ein passendes Modell fir das normalisierte Spekgrefunden hatte, habe ich die
spektrale Energieverteilung (Spectral Energy DistrinutiSED) angepasst. Dazu habe ich alle
absolut kalibrierten Spektren und die Photometriewerpdatiet und den Modellfluss angepasst.

Zunachst muss die Strahlungsverdiinnug durch die Entfgrbeachtet werden. Die schein-
bare Helligkeit im Visuellermy entspricht der absoluten Helligkelily eines Sterns in einer
Entfernung von 10 pc. Die scheinbare Helligkeit kann danméztist unter Vernachlassigung der
Ro6tung in die absolute bei der tatsachlichen Entfernunganetdnet werden durch Subtraktion
des Distanzmodul®M:

My = my — DM (7.1)

Das Distanzmodul ist ein MaR3 fur die Entfernung. Die Entiegn der LMC betréagt etwa
DM = 185 (siehe Madore & Freedman 1998 und Diskussion der versehéd Entfernungs-
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7.2 Fehlerabschatzung

messmethoden in Van Den Bergh 2000). Die Modellspektrerdevealso um die Strahlungs-
verdinnung bei einer Entfernung v&rM korrigiert. Die Modelle wurden fir eine Leuchtkraft
von 5.3 gerechnet (siehe Abschnitt 4). Die Leuchtkraft desblchteten Sterns wird dann ermit-
telt durch Anpassen des Parametshsft, der auf den logarithmierten Strahlungsfluss des Sterns
addiert wird.

Das Gas im Interstellaren Medium (ISM) und im Intergalaittiesn Medium (IGM) erzeugt
Absorptionslinien im Spektrum, von denen die meisten so $e&id, dass sie nur in den FUSE-
Spektren aufgeldst werden (siehe Abschnitt 5). Es gibtjdddch auch Staub von der GréRRenord-
nung der Wellenlangen von UV- und blauem optischen Licht bédsonders diese Wellenlangen
streut. Dieser Eekt wird als Rétung bezeichnet. Dabei wird bei 2175 A ein Apsonsmerkmal
erzeugt, das nur mit empirischen Gesetzen reproduziedemddann.

Die Rotung wird aufgeteilt in einen galaktischen Vordergtsanteil und einen Anteil, der
innerhalb der LMC entsteht. Die Vordergrundsrotung wirddjeert alsEg_y = 0.03magnach
dem Rétungsgesetz von Seaton (1979). Das Rétungsgesedie fiMC wurde Gibernommen von
Howarth (1983). Der Rotungsparamebgy_y kann umgerechnet werden in das Filtersystem von
Smith (1968) naclicg_yv = 1.21- Ey_. Der ParameteE,_, des LMC-Anteils wird dann variiert
bis das Modellspektrum die SED der Beobachtung wiedergkaen.

7.2 Fehlerabschatzung

Bei Sternen, fur die mir sowohl im UV wie auch im optischen &eh flusskalibrierte Spek-
tren vorliegen, kann ich deshift-Parameter und die Rétung fiir ein gegebenes Modell bis auf
einen Wert von 0.01 genau bestimmen. Eine Unsicherheitovemem Gitterschritt in der Mo-
delltemperatur entspricht einer Unsicherheit volog L /L, ~ +0.03. Wo keine flusskalibrierten
optischen Spektren vorliegen, jedoch UV-Spektren undatofrPhotometrie, kann ich die R6-
tung bis aufAE,_, ~ 0.03 genau bestimmen, das entspricht einer Unsicherheit ibadehtkraft
von AlogL/Ls =~ +£0.1. In einem Fall hatte ich jedoch zum Beispiel nur einen g@ziPho-
tometriewert und kein flusskalibrierte Spektren: BAT99 1k6diesem Fall sind Rétung und
Leuchtkraft freie Parameter. Hier habe ich die Rotung dehsifiegenden Sterne angenommen
und die Leuchtkraft ermittelt, beide haben jetzt Unsické&gm von~ +0.1 fir ein gegebenes
Modell.

In der Regel liegt die gréRte Unsicherheit in der Bestimmdagrichtigen Modelltempera-
tur. Eine Fehlerspanne van einem Gitterschritt ist eine ldealannahme. Ich habe diebBelo-
tungsdaten nach bestem Wissen mit den Modellen wiedergagé&hnn mich jedoch in vielen
Einzelfallen sehr im Gitterbereich irren. Ichffi® dass ich die Spektren nicht systematisch fehl-
interpretiere und Unstimmigkeiten systematisch falschigigte, insgesamt also einen statistisch
gestreuten Fehler und keinen systematischen Trend erabgt Ein moglicher systematischer
Fehler kdnnte die besonders wassdfstachen Sterne betffien. Wie mir am Beispiel von BAT99
80 aufgefallen ist, Uberschatze ich in solchen Falleneiighit die He-Linienstarken. So ist BAT99
80 wahrscheinlich kihler und weniger leuchtkréftig alseatimittelten Parameter besagen.

Insofern sind die folgenden statistischen AuswertungersteErne wahrscheinlich zuverlassig,
wéhrend alle folgenden Erwdhnungen von ModellparametemBimnzelsternen mit Vorsicht zu
beurteilen sind. Zudem ware eigentlich eine DiskussionEirzelsternspektren inklusive um-
fassender Literaturrecherche notwendig, um die Beobagktumdglichst gut interpretieren zu
koénnen.

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC 65



7 Ergebnisse der Spektralanalyse

7.3 Sternparameter

Die Spektralanalyse liefert mir einige Sternparameter itiafbar: die Sterntemperatdr, und
der transformierte Radiug; entsprechen den Modellnummern nach Abbildung 4.10. Die Wer
te konnen aus der Tabelle am Modellgitter in Abbildung 4.bgedesen werden. Die Endge-
schwindigkeit betragt in der Regel, = 1000 kms? fiir Sterne, die Wassergitinien zeigen,
undu., = 1600 km s? firr Sterne ohne Wasserstoln einigen Fallen zeigten Sterne jedoch Was-
serstdf, trotzdem passten die Linienprofile der WNE-Modelle mit = 1600kms?! besser;
hier habe ich den letzteren Wert verwendet. Die Leuchtksaiftde in der Modellrechnung auf
logL/Ls = 5.3 gesetzt und wird nun durch Addition deli ft-Parameters korrigiert. Schlief3lich
habe ich durch Anpassen die R6tuBg , bestimmt. Aus den genannten Sternparametern kann
ich die weiteren ableiten. Dazu habe ich ein wrplot-Skriggahrieben, das die oben genannten
Sternparameter einliest und die fehlenden berechnet. Krgst Seil3t wnpar.plot.

Zur Berechnung des Sternradius verwende ich die Gleichundpés Dividieren durch densel-
ben Zusammenhang fir die Sonne kiirzt alle Konstanten ausléighung und liefert schlieflich
eine Gleichung fur den Radius:

2 4
L (&) (T_) (7.2)
Lo \Ro/ \To

Mit dem Radius kann ich dann aus der Definition des transfenten Radius (Gleichung 4.2)

die Massenverlustrate berechnen. Dabei setzéich 10. Die Masse des Sterns folgt aus der
empirischen Masse-Leuchtkraft-Relation fir homologeilteiSterne (nach Langer 1989):

2
log MMNE _ 0 158206- 0.053868 |og% + 0.055467(Iog L‘I’_VNE) (7.3)
©

M@ 0}

Die Leuchtkraft der Sterne mit einem Wasseffstoteil kann einen Leuchtkraft-Beitrag aus
dem Wassersttschalenbrennen haben, in diesen Fallen wird die Masseditégzs (siehe Ha-
mann & Koesterke 2000). Die errechneten Parameter habei¢hakelle 7.4 eingetragen. Die
aktuellen Katalognummern BAT99 stehen in der ersten Spaliger zweiten Spalte sind die al-
ten Katalognummern von Breysacher (1981) als Referenz#ilig. Die Spektraltypen in Spalte
(3) habe ich aus den komplementéaren Studien von Foellmi €&@03) und Schnurr et al. (2008)
Ubernommen. Dabei habe ich die Spektraltypen gegebeterfginzt um ein “h”, wenn die
Sterne nach meinen Beobachtungen Wassgmtamen, um ein/WC”, wenn sie einen erhéhten
Kohlenstdtanteil zeigen (siehe unten) und um ein “rl”, wenn sie rundeidnprofile aufwei-
sen (siehe Abschnitt 10). Ich habe die wasséilstdtigen Sterne nicht unterschieden nach “ha”
(H in Absorbtion und Emission), “h” und “(h)". Eine Klassiikion nach Hamann et al. (1995)
entsprechend der Linienstarke in die Untergruppen w firkwsehwach, Aquivalentbreite der
Heu-Linie bei 5412 A unterschreitet 37 A) und s fiir strong (st@mdRere Aquivalentbreite) steht
noch aus. In Spalte (4) steht der Doppelsternstatus nacthAlE8 und ein “X”, wenn die Ster-
ne Rontgenemission von kollidierenden Winden nach Abscknzeigen. Die oben ermittelten
Sternparameter werden nacheinander aufgelistet. Inreah8tudien ermittelte Temperaturen
werden zum Vergleich aufgefiihrt: sie werden unten noch airdiskutiert. Spalte (14) enthalt
die performance number, eine Hfizienzzahl, die berechnet wird aus dem Verhéltnis der me-
chanischen Windimpulsrate! v, zu der Photonenimpulsrate/c. Bei O-Sternen betragt dieses
Verhéltnis~ 1 (siehe Hillier 1996). Das bedeutet, dass jedes Photostialh recht genau ein-
mal an einem Gasteilchen gestreut wird. Im Fall der Wolf-®&&§terne streut dieser Wert breit.
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7.4 LMC-Modelle und Elementhaufigkeiten

Markant sind zum Beispiel die leuchtkraftigen/@®MN-Ubergangstypen, fiir die die performance
number kleiner sein kann als 0.1. Bei manchen Sternen btig&auch groliere Werte, die jedoch
5 nicht Ubersteigen. Damit sind die Werte wesentlich getirads die von Hamann & Koesterke
(2000) ermittelten, die in drei Fallen bei 30 lagen und in einem Fall Gber 60. Die Ursache
fur diese Korrektur liegt zum einen in den ermittelten h@&nelceuchtkraften, deren Bestimmung
methodisch von den Temperaturen abhangt (siehe unten)zumdanderen in den geringeren
Massenverlustraten durch Annahme des erhghten Dichielsbas.

In der letzten Spalte werden schlieZlich noch einmal dibaodenen Spektren fir jeden Stern
nach Abschnitt 5 aufgefiihrt.

7.4 LMC-Modelle und Elementhaufigkeiten

Ich habe fir alle Sterne die bestehenden Modelle mit galetktin Haufigkeiten angepasst und
mit diesen die Sternparameter ermittelt. Gleichzeitigenah jedoch bereits Studien zu Mo-
dellen mit LMC-Haufigkeiten gemacht und begonnen, das LMeGGzu rechnen. So hatte ich
bald Erfahrung darin, inwiefern sich die verringerten Hgkditen auf die Modelle auswirken. So
werden naturlich vor allem die Sticksfd_inien wesentlich schwécher, diewLinie neben der
Lyman-w-Absorption kann in manchen Gitterbereichen durch diendséte Temperaturstruktur
aber auch stéarker werden. Die kieinien kdnnen auch leicht schwacher werden. Der starke Ei-
senwald der MW-Modelle fiihrt dazu, dass man bei den LMCrgterden Kontinuumsverlauf
falsch einschatzt: tendenziell ermittle ich mit Modelleiit geringeren Haufigkeiten eine klei-
nere Rétung und dadurch auch eine geringere Leuchtkraftdidsen Erfahrungswerten hatte
ich einen speziellen Blick auf die verschiedenen Spelaraiiche und habe sie genutzt, um die
Sternparameter schon mit den galaktischen Modellen nt@ilgenau zu ermitteln.

Tabelle 7.1: Vergleich der Modellparameter mit MW- und LM{Zwfigkeiten
Spektraltyp BAT99 Brey T.ai [KK] 109 Riait/Ro  Tineu[KK] 109 Rinew/Ro

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 11
WN6h 30 24 50 1.1 50 11
WN7h 89 71 56 0.8 56 0.8
WN8h 44 36 45 1.3 40 13
WN©9h 22 18 35 1.0 35 1.0
WNOSh 54 44a 40 1.3 40 1.2
WN10h 45 - 35 1.0 35 1.0
WN211h 55 - 32 15 32 15

Mit den fertigen LMC-Modellen habe ich die ermittelten Mddarameter an 10 Sternen ver-
schiedener Spektraltypen getestet. Die Ergebnisse hhbia itabelle 7.1 eingetragen. Es zeigt
sich, dass sich nicht viel an den Modellparamet@inund R;) andert. Prinzipiell konnte ich mit
den Erfahrungswerten zu LMC-Modellen schon mit den gadakién Modellen die Parameter
gut bestimmen. Nur bei den heiRen Sternen korrigiere ichethdttelten Temperaturen noch
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

etwas nach unten (siehe BAT99 1 und BAT99 2 in Tabelle 7.1¢. T&imperaturen waren durch
Berlicksichtigung des Line-Blanketings mit galaktischetufipkeiten stark gestiegen (siehe Dis-
kussion unten) und missen jetzt durch genauen Vergleickemit_MC-Modellen wie erwartet
etwas geringer angenommen werden. Der transformierteuRRdbleibt in den meisten Féllen
erhalten.
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Abbildung 7.2: Spektrum von BAT99 89 (blau) und angepasbktedell mit MW-H&aufigkeiten
(rot).
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Abbildung 7.3: Spektrum von BAT99 89 (blau) und angepasitedell mit LMC-H&aufigkeiten
(rot).

Am Beispiel von BAT99 89 werden die Unterschiede in den Mieatetieutlich (Abbildung 7.2
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7.4 LMC-Modelle und Elementhaufigkeiten

fir das MW-Modell und Abbildung 7.3 fur das LMC-Modell). Dioiden Modelle in den Abbil-
dungen unterscheiden sich nur durch die Haufigkeiten uncCtlanping-FaktoD. Alle anderen
Parameter (Temperatur, transformierter Radius, Rétudd-enchtkraft) sind identisch.

Im Prinzip scheint es so, als ob beide Modelle die Beobachiuden entscheidenen Punkten
(Hemn-Linien, lonisationsverhaltnisse, Kontinuumsverla@produzieren kdnnen. Der Eisenwald
wird jedoch in dem Modell mit LMC-Haufigkeiten entscheidebesser wiedergegeben. Eine
einzige Linie aus der Generic-Gruppe bei etwa 1750A wird tarksabgeschwécht. Wie oben
erwahnt, konnte fir das LMC-Modell die R6tung noch leichtriveyert werden, um den Kon-
tinuumsverlauf nahe der LymamKante zu erhalten. Die Leuchtkraft wirde dann auch leicht
sinken. Die Elektronenstreufliigel (zum Beispiel demHie3-Linie und der Ha 7-4-Linie) wer-
den durch den veranderten Dichtekontrast besserfggtro

Auffallig ist, dass obwohl manche Stickfthinien mit der neuen StickstbHaufigkeit repro-
duziert werden (zum Beispiel im UV-Bereich), andere vielsolhwach werden. Das Problem
mit der zu schwachen M-Linie direkt bei der zentralen Helium-Linie beftifast alle LMC-
Modelle. Diese Linie ist eine Resonanzlinie eines dielsklren Ubergangs. Es ist kompliziert,
sie im Modell korrekt zu implementieren.

Eine systematische Auswertung der Stickstand Eisenhaufigkeiten steht noch aus. Crow-
ther & Smith (1997, Abbildung 7) haben die Korrelation desh#tnisses der Aquivalentbreiten
von Nm zu Niv mit dem Verhéltnis der Aquivalentbreiten vonnNzu Hen fiir galaktische und
LMC-Sterne untersucht. Die Bildung der Linienverhalteissll die Ergebnisse von der tempera-
turabhangigen lonisation bereinigen. Der Unterschiedsawen MW und LMC wird bei Crow-
ther & Smith (1997) klar deutlich. Wiirde man auf diese WeisehaModell-Aquivalentbreiten
eintragen, so hatte man eine Methode, die SticRsanifigkeit statistisch zu Gberprifen.

Ohne diese systematische Analyse kann ich aus meiner Ba&abgmur die Tendenz ableiten,
dass die allgemeine N-Haufigkeit der LMC zu gering ist fur di¢C-WN-Sterne. Wie in Ab-
schnitt 3 beschrieben, missten die N-Haufigkeiten fir galethe Sterne theoretisch auch eher
0.8% betragen (siehe Abschnitt 3), trotzdem scheinen di In den galaktischen Modellen die
Stickstdtlinien gut wiederzugeben. Einer groben Abschatzung na@tikstdt in WN-Sternen
demnach grundsatzlich um knapp einen Faktor von 2 angergiehl.4% statt 08% fir galak-
tische undx 0.7% statt 04% fir LMC-WN-Sterne.

Dies waére vielleicht dadurch zu erklaren, dass ProduktéHedism-Brennens, vor allem Koh-
lenstdt, durch die Sternrotation in eine wasseffiennende Schale gemischt wurden und dort
im CNO-Zyklus in Stickst@f umgewandelt wurden. Inwiefern dieses Szenario realistist
kann ich nicht beurteilen. Venn (1999) betont, dass in delCl.Mn Gegensatz zur Milchstra-
Re, starke N-Uberhaufigkeiten in B-Sternen gegeniiber deRéfionen gefunden wurden. Sie
Uberschreiten bei B-Sternen im Gegensatz zu ihren gataktis Gegenstiicken oft die fir das
erste “dredge up” vorhergesagten Werte und variieren .sifekn (1999) zieht fur die Erkl&-
rung ebenfalls Sternrotation in Erwégung. Wenn der N-Wertder WN-Phase besonders groR3
ist, durfte das fur WN-Sterne jedoch keine Rolle spielenedahnehin nur einen Bruchteil der
O-Haufigkeit ausmacht (siehe Abschnitt 3).

Ein noch ausstehendes Projekt ist ein Stidkktiufigkeitenvergleich zwischen verschiedenen
Regionen der LMC, vor allem dem Tarantelnebel und dem ZentBalken. Es ist ebenfalls
moglich, Feldsterne mit Sternen in Sternhaufen zu vergégic Schlie3lich sind in dieser Hin-
sicht besonders die jungen/@fN-Sterne interessant, die noch nicht viel Zeit fur Misdyasse
hatten. So zeigt zum Beispiel BAT99 117, ein Stern mit Waser also wahrscheinlich ein
jungerer Stern, SticksfisLinien, die mit galaktischen Modell-Haufigkeiten (1.4%)tgvieder-
gegeben werden kénnen (siehe Abbildung 7.4).
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Abbildung 7.4: Spektrum von BAT99 117 (blau) und Modell mitW&H&aufigkeiten (rot).

7.5 Vergleich mit friheren Ergebnissen

Wie in Abschnitt 4 aufgefiihrt, ist die wesentliche Anderutigser Analyse der WN-Sterne in
der LMC gegeniber friiheren die Implementierung des Liranktings im PoOWR-Code.

Die Vielzahl der Ubergénge in den schweren Elementen ista®, glass die Linien das Kon-
tinuum im UV-Bereich regelrecht “bedecken” und trotz deriggen Haufigkeiten den Konti-
nuumsverlauf zu geringeren Intensitaten verschiebenFiss wird im UV zu langeren Wellen-
langen umverteilt. Wéahrend die Berlcksichtigung von LBianketing bei O-Sternen zu einer
Revision der ermittelten Temperaturen hin zu kiihleren Meddtihrte (siehe Crowther 2004),
mussen bei WR-Sternen nun hohere Temperaturen fir Moddileime-Blanketing angenom-
men werden, um dieselben Beobachtungsdaten wiederzugeben

Dies wird deutlich in Tabelle 7.2: Nur fir zwei der gelistet8terne habe ich kiihlere Tempe-
raturen ermittelt als die Vergleichswerte in der LiteraMit Ansteigen der Temperatur sinkt der
ermittelte Wert fur den transformierten Radius. Wie die ktdimien im Modellparameterraum
(siehe Abbildung 7.1) zeigen, bleiben die Aquivalentlaneitier Hai-Linien fiir heilBe Sterne ahn-
lich, wenn man die Modelle diagonal durch den Parameterreamiert. Das heil3t, wenn die
Temperatur um einen Gitterpunkt vergrof3ert wird, mussad@sformierte Radius um einen Git-
terpunkt verrringert werden. So ist es nicht Gberraschdads der transformierte Radius analog
zur Temperatur korrigiert werden muss.

Mit dem verringerten transformierten Radius steigt dieittaite Massenverlustrate. Durch den
veranderten Dichtekontra&l wird sie wieder abgeschwacht: Halt man alle anderen Paeamet
in Gleichung 4.2 fest, gilt fiir die Massenverlustrdie = % - const Sie wird also etwa um
den Faktor~ 2/3 verringert, wenn sictb von 4 auf 10 erhéht. MiD wird jedoch auch die
Linienstarke leicht erhoht (siehe Abschnitt 4), was deffield etwas entgegengewirkt.
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Tabelle 7.2: Vergleich der Temperatur mit und ohne LinenRé&ing

BAT99 T*,neu [kK] T*,Iit [kK] BAT99 T*,neu [kK] T*,Iit [kK]
001 158 89 063 71 72
005 178 7% 067 50 43
007 112 108| 076 35 32
013 35 30 089 56 39
015 100 89 094 141 100
016 45 33 095 63 38
019 79 78 100 50 38
022 35 29 105 50 43
030 50 40 106 56 44
032 50 40 108 50 45
033 32 35 109 56 46
035 89 79 110 50 43
036 71 79 117 71 78
043 63 79 118 50 37
044 45 34 119 50 3%
048 89 79 120 35 36
055 32 28 130 32 28
057 79 29 133 28 28
058 50 40

Tix nach®Hamann & Koesterke (20009Crowther & Smith (1997)¢Pasquali et al. (1997¥Heap et al. (1991) und
Heap et al. (1994fCrowther & Dessart (1998)

7.6 Vergleich mit der Sternentwicklungstheorie

Fur die folgende Diskussion der Bedeutung meiner Ergebriigsdie Sternentwicklungstheo-
rie habe ich alle Sterne, die nach den kommenden AbschB8itteler 9 in Verdacht stehen, in
ein Doppelsternsystem eingebunden zu sein, ausgesahl@#&/N-Ubergangstypen sind nach
Abschnitt 6 unterreprasentiert.

In Abbildung 7.5 sind zunachst die ermittelten Modellpaesen T, und R; doppelt logarith-
misch aufgetragen. Zum Vergleich habe ich in Abbildung 7aé dntsprechende Diagramm fur
galaktische WN-Sterne aus Hamann et al. (2006) eingefligheinen Ergebnissen fir die LMC
wird eine Dichotomie zwischen wassei$taltigen Sternen (rot) mit grof3en transformierten Ra-
dien einerseits und wassemfeeien Sternen (griin) mit geringeren transformierten Badin-
dererseits noch deutlicher als bei der Analyse ihrer galetkén Pendants. Die Grenze zwischen
den beiden Gruppen liegt ziemlich scharf bei TagK = 4.85.

Ich kann die Ergebnisse von Hamann et al. (2006) bestétigss die Unterteilung in WNE
(early, Spektraltypen WN 2-5, eingezeichnet als Kreise) \WNL (late, Spektraltypen WN 6-10,
eingezeichnet als Dreiecke) diese Dichotomie nicht wigiderWahrend zwar alle wasser§to
freien WN-Sterne vom Typ WNE sind, sind einige der heiRerasserstfihaltigen Sterne nicht
vom Typ WNL. Eine sinnvollere Unterteilung waren nach Foekt al. (2003) die aufeinander-
folgenden Entwicklungsstufen ha — h — (h) — o, wobei o Wass#ireiheit bedeutet. Die was-
serstdthaltigen Sterne streuen Uber einen breifenund R-Bereich, fir die wasserdtfreien
Sterne scheint dagegen eine engere Korrelation zu bestehen
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7.6 Vergleich mit der Sternentwicklungstheorie

In grauer Schriur ist der Bereich der parameter degeneracy (Parametarttimg) einge-
zeichnet, in dem nach Hamann et al. (2006) Temperatur undftranierter Radius entlang der
Linien nicht eindeutig bestimmbar sind. Dieser Bereictspritht der Gitterregion, in der nach
Abbildung 7.1 die Aquivalentbreiten der hteLinie bei 5412 A und die der HeLinie bei 5876 A
im Parameterraum parallel verlaufen. Ich hatte beim Bastimder passenden Modelle jedoch
den Eindruck, im gesamten Linienspektrum Unterschiedistidken zu konnen, die eine Wahl
eines in der Regel eindeutigen Modells begrinden konnten.

Ich kann ebenfalls das Ergebnis von Hamann & Koesterke (20€iatigen, dass der transfor-
mierte Radius, der mit der inversen Winddichte skaliergjen LMC nicht geringer ist als in der
MilchstralRe. Dies widerspricht der Erwartung, denn deetigetriebene Wind eines Sterns sollte
opazitatsabhangig sein. Je mehr mogliche Linienlibergaaggbt, desto mehr Photonenimpuls
kénnen die Atome im Sternwind durch Absorption von der S$teatnlung aufnehmen. Aufgrund
der geringeren Fe-Haufigkeit wére in der LMC eigentlich esnirggerer liniengetriebener Mas-
senverlust zu erwarten. Entgegen dieser Annahme spatmRsitber einen grof3eren Bereich
von 00 < logR/R, < 1.7.
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Abbildung 7.7: HRD mit Entwicklungswegen von Maeder & Mey(E994) beiZ = 0.08

Abbildung 7.7 zeigt ein HRD analog zu Abbildung 2.1. Die Em#dungswege sind flr die
LMC-Metallizitat beiZ = 0.08 gerechnet worden (siehe Maeder & Meynet 1994), die LMC-
ZAMS habe ich aus den Anfangswerten von Maeder & Meynet (L&®4struiert, die MW-
ZAMS und die MW-He-ZAMS habe ich von Hamann et al. (2006) tloenmen. Nachdem ich

2Abbildung aus Hamann et al. (2006)
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zunachst viele WN-Sterne am oberen Ende der ZAMS gefundta {gehe Abbildung 8.5),
musste ich sie spater wegen Doppelsternverdachts awsehli

Im Gegensatz zu Hamann & Koesterke (2000) finde ich kaum LME-8terne, die auf der
kiihlen Seite der ZAMS liegen. Die Ursache dafiir sind walestich die ermittelten héheren
Temperaturen durch die Implementierung des Line-Blangsti

Ebenso wie Hamann & Koesterke (2000) und Hamann et al. (2@ ich eine relevante
Gruppe von Sternen, die bei geringen Leuchtkraften aufei@em Seite der ZAMS liegen. Diese
Position der Sterne im HRD kann nicht durch die Sternentlwigsrechnungen erklart werden.
Ebensowenig kann es sich bei allen dieser Sterne um Dopp®&dhandeln, da ich alle Sterne mit
dem geringsten Doppelsternverdacht in den nachsten Alteshmausschliele. Eine Erklarung
fir dieses Phanomen konnte eine erhebliche Anfangsrotatio vrot/vbreak-up = 0.3 sein (siehe
Abschnitt 2 und Mokiem 2006).

Die Trennung der wassersfbaltigen und der wassersfiveien WN-Sterne in der Milchstral3e
an der ZAMS (siehe Hamann et al. 2006) kann ich nicht repriedeiz. Die beiden Gruppen wur-
den vor allem auf der Leuchtkraft-Achse deutlich voneirerd getrennt (siehe Abbildung 2.1).
Einige der wassersfifreien WN-Sterne der LMC zeigen durchaus die gleichen igedrLeucht-
krafte wie die WNE-Sterne. Wahrscheinlich lag die Dichoimiher WNE- und der WNL-Sterne
in der MilchstrafRe an der Methode der EntfernungsabschétzBo wurde fir viele Sterne die
Leuchtkraft skaliert anhand der Leuchtkraft weniger Stemit bekannter Entfernung aus der
gleichen Gruppe (wasserffioei/-haltig). Wie Hamann et al. (2006) bereits schreiben, waren
ter den WNL-Sternen bekannter Entfernung einige besoneechtkraftige, was wahrscheinlich
zu einer Uberschéatzung der Leuchtkrafte der anderen geféhr

Die Sterne BAT99 1, 2 und 128 (und die DoppelsternkandidB#TO9 5 und 82, siehe Abbil-
dung 8.5) stehenftensichtlich kurz vor Explosionen als Supernovae. Verglaican ihre Tempe-
ratur (logT/K =~ 5.3) mit ihrem Alter in den Sternentwicklungsrechnungen voadier & Mey-
net (1994), so sind sie im Fall von einer AnfangsmasseMgp = 120 M, etwa 30-10° yr alt und
werden und werden schon #800 yr explodieren! Bei einer Anfangsmasse \Mpi; = 85 Mg
waren sie B - 10° yr alt und beiMiyir = 60 M, waren sie D - 1P yr alt und wiirden jeweils
innerhalb der nachstenl000 yr explodieren.

Wahrend die Lage von BAT99 100 und BAT99 110 im HRD nach demwiektungsrech-
nungen von Maeder & Meynet (1994) mit einer Anfangsmasse Mg ~ 85 M, beschrie-
ben werden kann, muss fur BAT99 33 nach diesen Rechnungemimen Anfangsmasse von
Minit = 120 M, ausgegangen werden. Dies passt nicht zu der wesentlialggesn Masse von
M =~ 59 M, die ich ermittelt habe.

Ein Vergleich der Sternparameter mit den EntwicklungswdgeHRD kann in die Irre fiihren,
da die Dauer der Entwicklungsschritte nicht beachtet viird.Ausweg ist die Berechnung einer
kinstlichen Population analog zu Hamann et al. (2006). Sed# fir die WN-Sterne in der LMC
noch aus.

Abbildung 7.8 zeigt die Massenverlustraten in Abhangigken der Leuchtkraft. Nugis &
Lamers (2000) ermittelten empirisch auf der Basis von Rad&sungen und anderen spektros-
kopischen Aschatzungen der Massenverlustraten:

logM/(Mgyr~1) = =110 + 1.29logL /L, + 1.74logY + 0.47 logZ (7.4)

Y ist der Heliummassenbruchteil u&dder Massenbruchteil der Metalle. Analog zu Hamann
et al. (2006) zeichne ich diese Relation Y& 1 (kein Wasserst, griin) undY = 0.6 (40% Was-
serstdf, rot) ein. Die Sterne sollten sich dann dazwischen befinGeandsatzlich sind alle von
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7.6 Vergleich mit der Sternentwicklungstheorie

mir ermittelten Massenverlustraten zu klein fir die erefigin Leuchtkrafte — beziehungsweise
die Leuchtkrafte sind zu grof3.

Ein Grund fiir die Streuung voM koénnte neben dem Wasser$émteil in dem verschiede-
nen Clumping der Winde liegen. Es ist jedoch eher davon ge$mn, dass diese ahnlich ist
fur ahnliche Sterne (siehe Hamann & Koesterke 2000). Esrdclads ob bei gleichen Leucht-
kraften verschiedene Massenverlustraten moglich sinddignviassenverlustrate zu vergrof3ern
musste marD kleiner annehmen — und ich hatte gerade erst gute Grihde, erhhen (siehe
Abschnitt 4).
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Abbildung 7.8: Massenverlustrate Uber der Leuchtkraft.

Einige der wassersfizeigenden Sterne scheinen auf einer Geraden zu liegenaxiifiep zu
der erwarteten miY = 0.6 liegt. Fir diese Sterne kénnte man prufen, ob ihre Spektithohem
Wasserstfimassenbruchteil und ~ 0.4 zu reproduzieren sind und wo die Relation Yie 0.4
nach Nugis & Lamers (2000) liegen wiirde.

Ahnlich wie bei dem transformierten Radius (siehe oben}iserwarten, dass die Massen-
verlustraten in der LMC tendenziell geringer sind als in BidchstraRe. Kudritzki et al. (1989)
ermitteln den Zusammenhang zwischen Metallizitdt und Eiagsrlustrate als

M o 795, (7.5)

Crowther (2007) berichtet dagegen von einem Exponentel®:8an0.2. Tatsachlich erreichen
die LMC-WN-Sterne nicht Massenverlustraten von bis zuNo@M yr1) = —3.8 wie in der
MilchstralRe (nach Hamann et al. 2006). Die maximalen Weesteagen hier —4.3. Der Unter-
schied ist gréRer als durch den korrigierten Massenkdangr&rt werden kann: Dies kann nur
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zu einer Diferenz von log§/4/ v10) ~ —0.2 fithren.

7.7 WN/WC-Ubergangstypen

Zwei der WN-Sterne in der LMC wurden klassifiziert als Ubengstypen WMWC. BAT99 36
war bereits als solcher im Katalog BAT99 verzeichnet unddsuwon Foellmi et al. (2003) be-
statigt, BAT99 88 kam durch die Ergebnisse der gleicheni8tndch hinzu. Dieser Stern hat
mdglicherweise auch leicht rotationsverbreiterte Linfegrgleiche Abschnitt 10).

In der komplementéren Studie der WNL-Sterne von Schnurr é€2@08) wurde bei der Klas-
sifikation nicht auf die Kohlensfiinien geachtet, die meisten Spektren umfassten die emtsche
denen Wellenldngenbereiche nicht. Ich finde sechs Stemédiaser Untersuchungsgruppe, die
ebenfalls erhohten Kohlenstaeigen, siehe Tabelle 7.3. Ich vermerke bei diesen Stereen d
Zusatz “WC” in der Klassifikation, obwohl keine der beobatbh Linien die starken relati-
ven Linienflisse von 10 wie bei BAT99 36 erreichen. Funf dar kiassifizierten Sterne mit
angereichtertem Kohlengichaben aber entweder WassefSitmien oder sind sogar als ®/N-
Ubergangstypen klassifiziert worden! BAT99 92 ist zwar nisdN3-Stern klassifiziert worden,
galt aber als WN6 und ist damit auch Teil der Untersuchung&td von Schnurr et al. (2008).

Tabelle 7.3: WMWC-Ubergangstypen

bekannt:

BAT99 36 WN4WCE
BAT99 88 WN4HWCErI
neu:

BAT99 12 WNGOf/WC
BAT99 68 OfWN7/WC
BAT99 81 WN5HWC
BAT99 92 WN3:HBWCrl
BAT99 93 OfWN6/WC
BAT99 99 OfWN6/WC

BAT99 12 ist sicher ein interessanter Fall. Er zeigt leidhitenvariationen, die moéglicher-
weise nicht durch ein Doppelsternsystem, sondern durcénEigation entstehen, ahnlich wie bei
n Carina. Méglicherweise variiert hier auch die blaue Flad&eHe-4686 A-Emission, das heil3t
genau die Clll-Linie bei 4650 A (Schnurr 2008). Leider isi deesem Stern als einzigem das
Spektrum vom AAO unvollstéandig (siehe Abschnitt 5) und es sawch der einzige, bei dem der
Datentransfer der Spektren von Schnurr nicht funktiortiett Mir liegen Daten von den zwei
KohlenstdHtinien im Optischen und im UV vor, ich habe jedoch keinen voN&rgleich zu den
Linienstarken der anderen Linien. Da dieser Stern ein sargger runaway, ein Weglaufer ist
(siehe Schnurr et al. 2008), der wahrscheinlich durch dgdskon seines Doppelstern-Begleiters
aus seinem Sternhaufen geschleudert wurde, ist eine attemffekularitat hier nicht verwunder-
lich.

Von BAT99 68 fehlt mir im optischen Spektrum der Bereich deti@ie, die Linie im UV
ist jedoch sehr breit und absorbiert hier das Kontinuurhshollstandig! (siehe Abbildung 7.9)
BAT99 68 liegt jedoch in einer sehr dichten Gegend, nicht wai ihm liegt BAT99 69 vom Typ
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WCA4.

BAT99 81 zeigt viel Wassersfi die im Modell angenommenen 20% scheinen noch zu mode-
rat. Die Stickstéfthaufigkeit entspricht derjenigen der galaktischen Stenaeder Kohlensttd ist
leicht Uberhaufig (siehe Abbildung 7.10). Das UV-Spektruesés Sterns von IUE ist schlecht,
sehr verrauscht und mit fragwirdigem Kontinuumsverlauér idann ich die C-Linienstarke nicht
klaren.

Bei BAT99 93 und BAT99 99 ist im UV die @-Linie starker als der He-Ubergang 3-2. Die
optische Gv-Linie ist in beiden Fallen nicht mehr im Bereich der mir wegenden Spektren.
Der Stickstdfanteil dieser Sterne scheint fur die LMC normal, beide zeldeAbsorptionslinien.
BAT99 92 wird von einem B-Uberriesen (iberstrahlt (Schn068). Die C-Emission kénnte auch
von diesen Sternen stammen.

Der C-Anteil ist in jedem einzelnen Fall fraglich. Konntejedoch mit etwas mehr Sicherheit
festgestellt werden, ware das eine interessante Herdestorg flr die Theorie der Sternent-
wicklung. Denn diese Beobachtungen widersprechen demeitrten Vorstellungen. So werden
normalerweise Sterne beobachtet, die sich scheinbar émeltbergangsstadium von der friihen
O-Stern-Phase zur WN-Phase befinden: WN-Sterne mit Was$ardeil oder die Typen @Q#VN.
Ebenso gibt es Sterne, die mdglicherweise einen UbergangW&Nibbilden. Diese Ubergéange
sind meines Wissens jedoch noch nicht gleichzeitig bedbaglorden. Die OWN/WC-Sterne
mussen sich im Heliumbrennen befinden und Fusionsproduktiei noch wasserdfialtige
Hulle mischen, ohne dass der KohlerBiggendwo in einem CNO-Prozess zu Stickstamge-
wandelt wird. Dieser Fall ist vor allem bei BAT99 81 zu prifen

Die Sterne vom Typ Q¥WNG6 sind dagegen noch sehr jung und im CNO-Brennen vielleich
noch nicht so weit fortgeschritten. So ordnet Walborn di&t®me in die chronologische Reihe
OC — O —ON (siehe zum Beispiel Walborn & Panek 1985). Bei BAY3%nd 99 handelt es sich
wahrscheinlich eher um OG/H/NG6-Typen als das oben notierte/@fN6/WC.
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Abbildung 7.9: BAT99 68 mit starkem Kohlengtanteil
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

Tabelle 7.4: Parameter der LMC WN Sterne

BAT99 Brey Spektraler Doppel- T, Ti® logR 0w Ebv M, R logM logL = M Spektref
Subtyg ster?  [kK] [kK] [Ro] [kms™] [mag] [mag] [R] [Mo/yrl [Lol Mo]

@ 3) @ 6 6 O (8) (99 (10) (11) (12) (13) (14) (15 (16)
001 01 WN3 - 158 85 0.2 1600 0.12 -266 092 -5.05 567 149 21 1,9,10,12
002 02 WN2b - 158 - 0.2 1600 0.15 -290 0.75 -5.18 570 1,03 22 12 1,
003 03 WN4 - 71 - 0.6 1600 0.11 -4.12 056 -597 538 0,35 14 , 1210
005 04 WN2s ? 178 71 0.2 1600 0.38 -3.18 0.84 -511 580 097 25 1,9,10
006 05 WN5-6s + 56 - 1.8 1600 0.10 -6.75 20.0 -544 655 0,08 74 12
007 06 WN4rl - 112 100 0.3 1600 0.08 -484 237 -458 590 260 28 1,8,9,10,12
012 10a WN@Of/WC + 63 - 15 1000 0.12 -5.27 9.78 -566 6.13 0,08 39 2,8,11,12
013 - WN10h - 35 30 1.1 1000 0.26 -6.59 21.7 -454 580 2,22 25 8,11,12,14
014 11 WN4o0 ? 71 - 1.1 1600 0.10 -5.21 6.11 -5.16 593 0,63 30 21,1
015 12 WN4 - 100 85 0.3 1600 0.08 -397 201 -469 556 4,44 18 1,8,9,10,12
016 13 WN7 - 45 35 0.8 1000 0.09 -6.08 11.7 -450 570 3,12 22 8,910,11,12
017 14 WN4o - 79 - 0.8 1600 0.09 -432 379 -503 570 148 22 0,14
018 15 WN3h - 71 - 0.9 1000 0.10 -4.19 469 -524 570 0,556 22 0,12
019 16 WN4rl + X 79 71f 0.8 1600 0.16 -5.33 6.36 -469 6.15 1,14 41 1,8,10,12
021 17 WN4o0 ? 71 - 1.3 1600 0.09 -576 936 -519 6.30 0,26 51 1
022 18 WNO9h - 35 29 1.0 1000 0.15 -7.09 243 -432 590 297 28 8,10,11,12
023 - WN3 - 126 - 0.6 1600 0.60 -255 188 -518 590 0,65 28 1,8
024 19 WN4 - 71 - 0.6 1600 0.10 -431 332 -481 540 4,83 15 1210
025 19a WN4h - 71 - 1.2 1000 0.25 -3.72 418 -577 560 0,21 19 1
026 20 WN4 - 89 - 0.6 1600 0.15 -459 376 -473 590 1,84 28 , 1210
027 21 WN5b + 50 - 15 1600 0.19 -826 343 -464 6.82 0,27 113 1,10,12
029 23 WN4 + 63 - 0.9 1600 0.12 -437 473 -5.03 550 2,32 17 1,10,12
030 24 WN6h - 50 4b 1.1 1000 0.07 -539 946 -508 570 081 22 8,910,11,12
031 25 WN4b ? 100 - 0.5 1600 0.20 -460 211 -496 560 2,18 19 10,12
032 26 WN6h + 50 40 1.1 1000 0.11 -6.25 142 -482 6.05 066 35 8,9,10,11,12
033 - OfWN9? - 32 38 1.3 1000 0.35 -840 517 -428 6.40 1,03 59 8,11,12,14,15
035 27 WN3 - 89 7% 07 1600 0.07 -3.86 282 -5.07 565 150 20 1,9,10,12
036 29  WN4WCE - 71 79 0.8 1600 0.16 -446 459 -490 568 206 21 1,8,9,10,12
037 30 WN30 - 63 - 0.9 1600 0.66 -391 447 -507 545 238 16 011
040 33 WN4 ? X 71 - 1.1 1600 0.17 -442 526 -526 580 0,68 25 ,10,8

(wird auf der nachsten Seite fortgesetzt)
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7.7 WNWC-Ubergangstypen
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7 Ergebnisse der Spektralanalyse

Tabelle 7.4: (fortgesetzt)

BAT99 Brey Spektraler Doppel- T, Ti? l0gR  ve Ebv My, R logM logL = M Spektref
Subtyg ster?  [kK] [kK] [Ro] [kms™] [mag] [mag] [R)] [Mo/yrl [Lol Me]

@ 3) @ 6 ® O (8) (9 (10 (1) (12) (13) (14) (15  (16)
076 64 WN9h - 35 32 11 1000 0.26 -6.47 184 -465 566 241 21 8,9,10,11,12,14
077 65 WN7h + X 40 - 1.4 1000 0.26 -8.39 132 -532 560 0,59 19 10,11,12
078 65b WNG6 ? X 63 - 1.7 1600 0.25 -8.23 473 -6.23 550 0,15 17 4 1,
079 57 WN7h ? X 45 - 1.3 1000 049 -6.99 220 -483 6.25 0,40 47 11,80,12
080 65¢c WN5h - X 50 - 1.6 1600 0.40 -6.86 21.2 -510 6.40 0,25 59 1 1
081 65a WN5pWC - 50 - 1.3 1000 0.47 -5.03 751 -553 550 045 17 1,12
082 66 WN3 - X 178 - 0.1 1600 0.20 -3.02 0.67 -511 560 154 19 10,12
083 - LBV - - - - - - - - - - - 11,12,17
086 69 WN30 ? 71 - 1.0 1600 0.30 -3.12 264 -556 520 1,36 12 011
088 70a WN4PNCErl - 141 - 0.2 1600 0.80 -4.14 150 -473 590 1,84 28 1
089 71 WN7h - 56 39 0.8 1000 0.28 -5.37 827 -472 578 155 24 8,11,12
091 73 WN6h - 50 - 1.0 1000 0.33 -801 6.70 -5.16 540 1,36 15 11,7
092 72  WN3:pWCrl + X 45 - 1.5 1600 0.37 -8.77 46,5 -4.44 6.90 0,36 129 10,11,12
093 74a OMWN6/WC - X 50 - 1.6 1000 0.25 -5.70 134 -561 6.00 0,22 33 11,12
094 85 WN4rl - 141 100 0.1 1600 0.36 -497 1.72 -4.49 6.02 243 34 1,9,10
095 80 WN7h + 63 3¢ 0.7 1000 025 -6.41 9.23 -450 6.08 1,29 37 8,10,11,12
096 81 WN8(h) - 40 - 1.1 1000 0.25 - 11.7 -494 550 1,77 17 11
097 - OfWN7 - 40 - 14 1000 0.25 - 124 -536 555 0,61 18 11
098 79 WNG6(h) - 50 - 1.3 1000 0.25 - 106 -531 580 0,38 25 11
099 78 OfWNe/WC + X 50 - 1.7 1000 0.31 -6.81 145 -571 6.07 0,08 36 2,6,11
100 75 WN7h - X 50 3% 1.0 1000 0.28 -6.80 174 -454 6.23 0,84 46 6,11
102 87 WN6h ? X 50 - 1.3 1600 0.25 - 106 -5.10 5.80 0,98 25 111200
103 87 WN6h + X 50 - 1.3 1600 0.25 - 106 -5.10 5.80 0,98 25 11(,10,12)
104 76 OfWNG6 - 56 - 1.6 1600 0.47 -585 120 -548 6.10 0,21 38 3,6,11
105 77 WN7 - X 50 43 1.7 1000 0.30 -6.93 21.2 -546 6.40 0,07 59 6,11,12
106 82 WN5h - X 56 44 1.2 1000 0.34 -6.81 185 -480 6.48 0,26 66 5,16
107 86 WN9 ? X 40 - 1.7 1000 0.25 -761 331 -517 6.40 0,13 59 1211,
108 82 WN5h - X? 50 45 14 1600 035 -7.01 296 -459 6.69 0,42 92 5,16
109 82 WN5h - X? 56 46 1.3 1000 0.37 -6.42 223 -483 6.64 0,17 85 5
110 82 OfWNG6 - 50 43 1.7 1000 040 -6.28 17.2 -559 6.22 0,08 45 5

(wird auf der nachsten Seite fortgesetzt)

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC

80



7.7 WNWC-Ubergangstypen
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8 Doppelsterne

8.1 Identifikation von Doppelsternen

Es ist leichter, einen WR-Stern zu finden, als ihm anzusebteey in einem Doppelsternsystem
entstanden ist. FUr die Erklarung der Sternentwicklunglsgies jedoch eine wichtige Rolle.

Zwei gangige Kriterien fir die Einordnung als Doppelstéhe.l.” und “a” fur diluted line
emisssionalso abgeschwéchte Linien, uatisorption featuresdas heil3t Absorptionslinien im
Spektrum, werden durch die Ergebnisse von Non-LTE-Moeetinungen angezweifelt (siehe
Hamann & Graefener 2007).

So zeigen PoWR-Modelle, dass flr viele WN-Sterne Absongtinien (a) schon aus dem
Sternwind eines einfachen Sterns erwartet werden, dieevsalge von Absorptionslinienstarken
in einem Modell, das an die Emissionslinien eines Sterngpasst wurde, Uberffi die beob-
achtete Absorption sogar tendenziell.

Schwache Linien (d.e.l.) kdbnnen im Fall eines Doppelstbedeuten, dass ein zweiter Stern
stark zu dem Kontinuumsfluss beitragt. Wenn dann die LineimtdNormieren statt durch das
Kontinuum des WR-Sterns durch die Kontinuumssumme beitden& dividiert wird, werden sie
zu schwach berechnet. Ebenso kdnnen schwache Linien voR@&tiR-Modellen problemlos
vorhergesagt werden. Die Linienstarke entspricht im Wiiseen dem Parameter des transfor-
mierten Radiug;, also vor allem der Massenverlustrate (siehe GleichurjgBi& d.e.l.-Stern ist
dann ein einfacher WR-Stern mit einer geringeren Masskrsteate.

Abbildung 8.1 zeigt das Linienspektrum von WR 10, einmalnmiert mit dem beobachteten
Kontinuumsverlauf (links) und einmal mit der Annahme, daisszweiter Stern innerhalb eines
Doppelsternsystems 50% zum Kontinuum beigetragen hadtt@e®eide Annahmen reproduzie-
ren die Beobachtung.

6 Observation WR10 |- Observation WR 10, corrected for dilution |
- Model WNL 09-09 Model WNL 09-11
x° I o <+ 0w T —
=] |+ > 2 .; S3 1 .
5 $ 22222 & SZ= e
8 4 [ e I bt I T ]
N} + -
S i - |
£
5 A T , -
zZ2 i o ]
1 B N k AL L A LA.L A A_ i Ao d Va2 i
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Abbildung 8.1: Normiertes Linienspektrum von WR 10.
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8.1 Identifikation von Doppelsternen

Sind die Sterne im BAT99 Katalog also als “d.e.l.” oder al$ Klassifiziert worden, erkenne
ich dies nicht als eindeutiges Ergebnis an. Ich flihre digesm& von nun an als mdgliche, nicht
aber als eindeutige Doppelsterne (siehe Tabelle 8.1) métei?” als Vermerk.

Eine weitere Option, Doppelsterne zu ermitteln, habentirtde Zeit Foellmi et al. (2003) und
Schnurr et al. (2008) genutzt: die Messung der Variabitigit radialen Geschwindigkeiten der
Sterne. Wenn die Sterne umeinander kreisen, kann sich iesel@indigkeit in Beobachtungs-
richtung um einen messbaren Betrag &ndern. Die radialeoh@gwdigkeiten werden durch die
Verschiebung der Linien gegentiber den LaborwellenlantgeDapplerdiekt gemessen. Auf die-
se Weise kann auch die Periode des rotierenden Doppelgttens ermittelt werden. Eine ge-
messene Periode erkenne ich als hinreichende Bedingunligflriagnose Doppelstern an. Alle
Perioden von WN-Doppelsternen in der LMC, die ich in der tatar gefunden habe, fihre ich
in Tabelle 8.1 auf.

Die Feststellung einer periodischen Variabilitat in dediaben Geschwindigkeiten auf Zeit-
skalen von wenigen Tagen bis zu wenigen hundert Tagen bt eiiy interpretierbar als Doppel-
stern. Wenn umgekehrt bei dieser Untersuchung keine \itddlgemessen wird, kann trotzdem
ein Doppelstern nicht ausgeschlossen werden.

Doppelsterne kdnnen aus verschiedenen Griinden bei dietbotie Ubersehen werden: Wenn
die Periode zu lang ist, die Exzentritat zu gro3, die Massé3agleiters zu klein ist oder wenn die
Orbitalebene fast senkrecht zur Beobachtungsrichturig stel keine Dopplerverschiebung ent-
steht. Um die Anzahl der verpassten Doppelsterne abzusthéarstellten Foellmi et al. (2003)
eine synthetische Gruppe an Doppelsternen verschiedeassevl, Perioden, Exzentritaten und
Beobachtungswinkel und streuten sie statistisch. Siechasten die Variabilitat in den radialen
Geschwindigkeiten dieser Systeme, legten ein kiinstliftasschen auf die entstehenden Spek-
tren und testeten, ob sie die radiale Verschiebung felststkbnnten. Sie fanden, dass sie etwa
35% der Doppelsterne mit Perioden bis 100 d Ubersehen haben.

Einige Sterne zeigten Spektren, die Merkmale aufwiesenictiiin der Spektralanalyse nicht
mit den PoWR-Modellen fir einfache Sterne reproduzieremte

Ein Beispiel dafur ist BAT99 59. Dieser Stern zeigt idEmissionslinien. Diejenigen Linien,
die mit H-Linien zusammenfallen, zeigen gleichzeitig sefenAbsorption 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 Merkmaleim  Sicherer
No. Periode Spektraltyp Periode Spektraltyp Periode  3pekt Doppelstern
@) 2 3 4 ®) (6) ) 8)
005 +0B? - ?
006 2.08 +06-7 +
012 3.2d +
014 +0B? - +OB) ?
019 +0B? 17.99d +05 +
021 +0B? - +0OB) ?
027 +B1? - (B1IA) + +
029 2.2d +0B +
031 ? ?
032 1.94 1.9d +
040 +0? - ?
042 #+B3)? - (B1IA) + +
043 +0B? 2.8d +0OB +
049 34.04 +06 31.7d +08V +
059 +B? ?4.7d +08 + +
060 +0B? - ?
063 +abs? - ?
064 +0B? 37.6d +09 +
067 +0B? - ?
071 2.3d +08 +
072 ? +03 +
077  3.04 3.0d +
078 #o8v) ?
079 +0B? - ?
086 +09 ?
092 4.38 +B1 4.3d + +
095 2.1d +
099 92.6d +
102 - ?
103 2.84 +0 2.8d +
107 52.74 - ?
108 ? ?
109 ? ?
113 4.7d +
116 ? +
117 +B? - ?
118 ? ?
119  25.24 158.8d +
126 +07? ??25.5d +08 +
129 2.76d +0 +

(2) Doppelstern nach dem Katalog BAT99, mit Perioden 3iemela (1995)°Moffat (1989) (zur Verwechslung von
BAT99 102 & BAT99 103 siehe Schnurr et al. 2008)liemela (1991).

(4) Doppelstern nach Studien von Foellmi et al. (2003) ofignéch Schnurr et al. (2008).

(7) Merkmale fur einen Doppelstern im Spektrum nach eigeDaffitirhalten.

(8) Ein Stern wird als sicherer Doppelstern gesehen, wetweeler eine Periode gemessen wurde oder das Spektrum
nur fiir einen Doppelstern erklart werden kann.
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8.1 Identifikation von Doppelsternen

Das markanteste Doppelsternspektrum hat wohl BAT99 42iléklntg 8.3 zeigt einen Aus-
schnitt aus diesem Spektrum. Man sieht stark verbreitete lHieien, die nach unserer Metho-
de einer Rotationsverbreiterung von 2000 krentsprechen wiirden (siehe dazu Abschnitt 10).
Selbst in den He-Emissionslinien gibt es starke, schmale H und: Hebsorptionslinien. Mit
dem Auftauchen sowohl von breiten, runden Emissions- ath aghmalen Absorptionslinien
unterscheidet sich dieser Stern von den anderen, die icghé@dtiche Rotationssterne eingeord-
net habe. Mdglich ist, dass es sich hier um einen Doppelbandelt mit einem Rundlinienstern
und einem Begleiter, der die schmalen Absorptionsliniaeegt.
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Abbildung 8.3: Ein Ausschnitt aus dem Spektrum von BAT99B&..diesem Stern muss es sich
um einen Doppelstern handeln

BAT99 108 und BAT99 109 zeigen in separat gemachten Aufnahdentische Spektren (sie-
he Abbildung 8.4). Ich nehme an, dass das beobachtete S8pedte Summe der beiden Einzel-
spektren ist, wobei die Sterne wahrscheinlich nur sehr nati@icht aufgelost sind und nicht gra-
vitativ gebunden. Trotzdem werde ich sie im Folgenden algd@tsterne betrachten. Im nachsten
Abschnitt beschreibe ich jedoch noch Hinweise auf ein thilgghes Doppelsternszenario.
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Abbildung 8.4: Spektren von BAT99 108 und BAT99 109

Weitere Methoden, mit denen man zum Beispiel Sterne mit Witiad-St6Ren identifizieren
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8 Doppelsterne

kann, sind meines Wissens nach nicht systematisch angewanden. Dazu gehéren Variabili-

tét in den P-Cygni-Profilen, abgeflachte Emissionsliniesh @in Ubermaf an IR-Strahlung durch
Staubbildung in der Kollisionszone (siehe Pittard et aD3)0 Eine andere Methode zum Auf-
finden von Doppelsternen sind die Réntgenemissionen deneStdie ab einer gewissen Starke
nur durch Wind-Wind-St6Re in einem Doppelsternsystemaerkierden kann. Eine Analyse der
Rontgendaten zu den Sternen findet sich im nachsten Absghnit

8.2 Fehler bei der Spektralanalyse von Doppelsternen

Bei einzelnen Doppelsternen kann es zu einem phasenalgea@ngmissionsexzess wegen der
Wind-Wind-Sté3e kommen, wie zum Beispiel bei BAT99 19, 48, B1 und 129 (siehe Foell-
mi et al. 2003) oder BAT99 119 (Schnurr 2008). Die Aquivaleneite schwankt im letzten Fall
durch den exzentrischen Orbit der Umlaufbahn zwischen @3ekiépsis, die Sterne sind sich am
néchsten) und 55 A (Apoapsis, die Sterne sind am weitesteginander entfernt). Das gleiche
Phanomen liegt wahrscheinlich auch bei BAT99 99 vor. Damniirkdas Emissionslinienspektrum
um 15% Uberschatzt werden. Fir eine phasenaufgeldoste endlr Spektren kénnte man fir
diese beiden Sterne die Daten der Variabilitatsmessunger-eellmi et al. (2003) und Schnurr
et al. (2008) erfragen.

Tréagt ein zweiter Stern zum Kontinuumsfluss bei, so werderiLthienstarken gegeniber den
eigentlichen Starken abgeschwécht (siehe dazu AbbildungBa die Linienstarke vor allem
dem transformierten Radius entspricht, wird bei Doppetgie, deren Kontinuum nicht um den
Beitrag des Zweitsterns korrigiert wird, die Massenverhte systematisch unterschétzt. Die
Leuchtkraft wird dagegen Uberschéatzt.
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Abbildung 8.5: HRD inklusive Doppelsterne.

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

pelsterne in Gelb und Turkis, je nach Wassedfatteil, eingetragen sind, zeigt, dass sie statis-
tisch wesentlich leuchtkraftiger sind als einfache St¢imden folgenden Abbildungen sind auch
schon Sterne als Doppelsterne markiert, die erst im ndchdtechnitt 9 als solche eingeordnet
werden). Eine grobe Abschatzung, bei der der Zweitsterm gf@nauso hell ist wie der WN-
Stern, wirde bedeuten, dass man nicht die Leuchtkrdéis WN Sterns, sonderii. beobachtet.

In logarithmischer Auftragung bedeutet das ldgf(2., = logL/Ls +log 2~ logL/Ls + 0.3.

Die Effekte auf die Leuchtkraft und die Massenverlustrate sindgkdicht separat betracht-
bar. FUr eine sinnvolle Analyse eines Doppelsterns br&uidft eine Abschatzung des Spek-
traltyps des Begleiters, wie sie Foellmi et al. (2003) fig WNE-Sterne machen. Dann kdnnte
ich ein so genanntes composite spectrum synthetischlerstegidem ich fir den Begleiter eine
typische Temperaur und einen typischen Radius eines kuHdauptreihensterns diesen Typs
annehmen und die Schwarzkdrperstrahlung dieses SternkKentimuumsfluss des Doppelstern-
systems subtrahieren wirde. Auf diese Weise werden digeBtdter Linien im normalisierten
Spektrum — das dann nur noch im Verhaltnis zu dem bereinMtrStern-Spektrum berechnet
wird — grol3er. Das bedeutet aber nicht nur die beschriebéheré Massenverlustrate, sondern
wahrscheinlich auch eine groRere Sterntemperatur. Digse Wiederum dazu fiihren, dass die
Leuchtkraft gegentiber der Nicht-Beachtung des Beglestegar steigt!

Insofern sind alle flur die markierten Doppelsterne errtéteParameter wahrscheinlich stark
verfalscht. Nur flr Sterne, bei denen der Begleiter wenger 10% zum beobachteten Fluss
beitragt, kdnnten die Ergebnisse aussagekraftig seirs Bienach Schnurr (2008) bei BAT99
118 der Fall, was ihn mit log/L, ~ 6.8 zu dem leuchtkraftigsten der untersuchten und mit
M ~ 109 M, zu einem der massereichsten bekannten Sterne macht.

Einige Sterne stechen aus dem HRD heraus, namentlich BAT, 34199 42 und auch BAT99
92. Fir alle drei Sterne war es mir unmaglich, Uberhaupt éielBchtungsspektren zu reprodu-
zieren. Die ermittelten Parameter haben hier gar keine agedsaft. In allen anderen Fallen
scheint die grobe Abschétzung, etwa 0.3 von der logariilentés Leuchtkraft abzuziehen, sinn-
volle Werte zu ergeben.

Abbildung 8.6 zeigt die Massenverlustrate in Abhéngigkeih der Leuchtkraft wie schon
Abbildung 7.8, jedoch diesmal inklusive der DoppelsterHer wird noch einmal deutlich,
dass die Doppelsterne gegeniiber den einfachen Sternembectentlang der Leuchtkraftska-
la verschoben sind. Das entspricht dem oben diskutierfiakiz Nach diesem Diagramm reicht
AlogL/Ls =~ 0.3 jedoch nicht aus, um den Fehler in der Leuchtkraft abzusehder muss
grolRer sein. Die Massenverlustrate scheint dafiir bei dasteneDoppelsternen innerhalb des
Bereichs zu liegen, den auch einfache abdecken.

Auch nach dem vorlaufigen Ergebnis von Pasemann (2008) zstEnen der SMC reicht
AlogL =~ 0.3 nicht zur Erklarung der hohen Leuchtkrafte aus (siehe Wbhp 8.7). Wenn diese
Ergebnisse sich bewahren, missen vielleicht weitere Mesimen in Erwégung gezogen werden
um die Leuchtkrafte zu interpretieren.

Denkbar ware Folgendes: Die Strahlung des zweiten Stefigs 2Zur lonisation der dul3eren
Schichten des Sternwindes bei, und eine hdhere lonisatidautet, dass wir die Beobachtungs-
daten mit einem Modell mit hoherer Temperatur wiedergeh@mmt man wiederum eine héhere
Temperatur an, braucht man mehr Leuchtkraft, um diesellbesialibrierten Spektren und Pho-
tometriemarken zu erreichen. Die Sterne wirden im HRD nachts unten rticken.

Eine Mdglichkeit, den HEekt der lonisation durch den zweiten Stern theoretisch sthéizen
wére, die Randbedingungen fir den &ulReren Rand des Stdsainzu setzen, dass sie die
Einstrahlung des zweiten Sterns modellieren. Dann gjlt < O,r = Ryay) # O.
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Abbildung 8.7: Vorlaufiges HRD der WN-Sterne in der SKC

2Abbildung von Pasemann (2008), Entwicklungswege wie inilsloing 7.7.
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8.3 Doppelsternhaufigkeit

8.3 Doppelsternhaufigkeit

Entsprechend der Vorhersagen sind der Massenverlust enBirdigeschwindigkeit des linien-
getriebenen Winds der WR-Sterne metallizitatsabhang@n€sGleichung 7.5). Dies konnte ich
auch an den Massenverlustraten in Abbildung 7.8 tendérzstatigen. In einer Umgebung
mit geringerer Metallizitat wie der LMC sollte es demnachmger WR-Sterne geben als in
der MilchstraRe. Entsprechend den Sternentwicklungeteaen der Genfer Sternentwicklungs-
gruppe (Maeder 1998, zitiert nach Foellmi et al. 2003) misg\dfangsmasse eines Sterns dann
in der LMC 35 M, betragen (gegentiber den 25 i der Milchstral3e). Bei der geringeren Me-
tallizitéat Z der LMC (siehe Abschnitt 3) bedeutet dies, dass das VeibdMir/ O, also der Anteil
der O-Sterne, der zu WR-Sternen wird, geringer sein muss.

Obwohl dies tatsachlich beobachtet wird (MW R/O)yw = 0.10, WR/O) mc = 0.05 und
(WR/O)sme = 0.02, Foellmi et al. 2003), ist der Anteil der WR-Sterne immecmhdher, als von
Sternentwicklungsmodellen vorausgesagt wurde (siehal&ta& Meynet 1994). Eine Erklarung
ist, dass die Sterne als Doppelstern durch Roche-Lobe OweflRLOF) zu Wolf-Rayet-Sternen
werden.

Bartzakos et al. (2001) nehmen nun an, dass der Anteil deneStdie durch RFOF zu WR-
Sternen werderW{ Rs)n, BIN steht fir Binary, englisch fir Doppelstern), unabhgngt von der
Metallizitat. Sie ermitteln empirisch fir mehrere Galaxie

WRsn/O = 0.021 (8.1)
Erweitert man den BrucW Rs;n/WRzu

WRsn ~ WRsin/O

WR ~ WRO

nimmtWRgn /O als universell und bekannt an und ermiti&/O durch einfaches Abzahlen,
dann kann man eine Vorhersage fur den Anteil der WR-Steeffeitr, der durch RLOF entstanden
sein muss. Das Verhaltn¥ R/O abzuzahlen ist zuverlassiger, als dem WR-Stern anzusehen,
er durch RLOF entstanden istV{[Rsin/WR). Die von Foellmi et al. (2003) dazu berechneten
Werte zitiere ich in Tabelle 8.2. Foellmi et al. (2003) betondass die theoretische Doppel-
sternhaufigkeit eher eine Untergrenze beschreibt, da feded eines weiteren WR-Sterns die

Vorhersage erhéhen wirde.

(8.2)

Tabelle 8.2: Metallizitatsabhéngige AusgangsbedingarijeWR Sterne

AnfangsmasseWR/O WRsn/WR
MW 25Mg 0.104 020+0.32
LMC 35Mg 0.05 041+0.13
SMC 45M, 0.21 Q98+ 0.06

Schnurr et al. (2008) finden 8 Doppelsterne unter 41 WNLf@&temit einer Haufigkeit von
8/41 ~ 20%. Foellmi et al. (2003) finden sehr &hnlich unter 61 WNEnSn 11 Doppelsterne
und damit eine Doppelsternhaufigkeit von/é1 ~ 18%. Dieses Ergebnis reproduziert den er-
warteten Wert von 44 13% noch nicht. Die Fehlerspanne betragt nach Foellmi €@03, siehe
auch oben) etwa 35%. Damit liegt der Erwartungswert jedookrhalb der Fehlergrenzen.

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

Mit der oben genannten erweiterten Recherche ermittle &kiéhere Doppelsterne und 17
weitere mogliche Kandidaten. Fir 108 bekannte WN-StermeirL MC bedeutet das einen An-
teil von~ 21-37%, also knapp weniger als das von Foellmi et al. (2003)argdsagte Minimum
von 41+ 13%. Inklusive der Fehlerspanne von Foellmi et al. (2003} wiit (21+ 35)% der Er-
wartungswert durch die Beobachtung reproduziert.

Zum Vergleich mochte ich erwahnen, dass Bartzakos et @1)2nter W@QWO-Sternen eine
Haufigkeit von 324 ~ 13% finden. Die Doppelsternhaufigkeit werde ich am Ende dgsifiden
Abschnitts 9 noch einmal aufgreifen.

8.4 Doppelstern-Entwicklung

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

Zwei Sterne mit den MasseMl; und M, rotieren mit der Period® um den gemeinsamen
MasseschwerpunkE, die groRe Halbachse der EllipsenbahnasDann kann man nach dem
Roche-Modell die Aquipotentialflachen ausdriicken als

G-M G-M 1
1 _ 2 ~2-Q%-[¥*+y?] = const (8.3)

d=-—
M M
\/[X_ 122a]2+y2+22 \/[X_ 112a]2+y2+22

Abbildung 8.8: Roche Potential fiir einen Doppelstérn.

Die Funktion® hat finf Sattelpunkte, an denen sich Gravitations- undrfagalkraft genau
die Waage halten. Diese Punkte nennt man Lagrange-Puniged@ Lagrange-Punkte liegen
auf der Geraden durch die Sternzentren, der wichtidistdiegt zwischen den Sternen.

Die Aquipotenzialflache, die durdhy, geht, nennt man Roche-Grenze (engl. Roche lobe). So
lange der Radius eines Sterns kleiner ist als die Rochez@rést er stabil. Wachst er im Laufe

4Quelle: Author: Marc van der Sluys, 2006. hithemel.waarnemen.cgmformatigSterrephoofdstuké.html#h6.2
einesehen am 23.05.08
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8.4 Doppelstern-Entwicklung

seiner Entwicklung Uber die Roche-Grenze hinaus an, fliefdeNe Uber zu seinem Begleiter.
Der Prozess des Ausflllens der Roche-Grenze heil3t Rodhe-Querflow (RLOF).

De Loore & van Rensbergen (2005) rechnen die Sternentwigkln Doppelsternsystemen
wie folgt: Sie nehmen fir beide Sterne eine Entwicklung @gal der von Einzelsternen an und
berechnen diese in Zeitschritten. Sobald sich die Hulle @ioem der Sterne Uber die Roche-
Grenze hinaus ausdehnt, nehmen sie diesen Anteil von dée Heés einen Sterns und flgen
sie dem zweiten hinzu. Unter diesen veranderten Bedinguhgeechnen sie dann den nachsten
Zeitschritt.

Das Ergebnis dieser Rechnungen wird in Abbildung 8.9 d&eties

5.5

L5+

25

Case B evolution - 12,20,30 Mg

-—--- Case Aevolution - 15Mg Log Tegr
5 6.5 [N

Abbildung 8.9: HRD mit Doppelstern-Entwicklungswegen.

Die Berechnungen in Abbildung 8.9 nehmen an, dass die gessiasse im RLOF auf den
Zweitstern Ubertragen wird und keine Masse aus dem Systdorese geht (konservativer Fall).
Das anféangliche Massenverhaltnis betrgge M»/M; = 0.9 und die Periode ist zwei Tage.
Abgebildet sind zwei Félle A und B. Im Fall A dehnt sich der sergichere Stern noch wah-
rend des zentralen Wasseiitoennens tber die Roche-Grenze hinaus aus, im Fall B wéhrend
des Wassersftschalenbrennens. Fir Fall A ist ein Entwicklungsweg fleristern mit einer
Anfangsmasse voriMy it = 15 Mg eingezeichnet (gestrichelte Linie), fir B drei Wege mit den
Anfangsmassen 12, 20 und 3@ Nburchgezogene Linien). Die Punkte B markieren den Beginn
des RLOF, E das Ende.

Offensichtlich kénnen in einem Doppelsternsystem Wolf-R&tetne schon mit Anfangsmas-
senvon 12 M erzeugt werden. Diese konnen Leuchtkrafte bis hinunteogu L, = 4.5 haben.
Gerade diese zahlreichen leuchtschwachen, wasf&eien Sterne konnten durch die Entwick-
lung eines Einzelsterns ohne grol3e Anfangsrotation niglére werden (siehe Abschnitt 7).

SAbbildung von de Loore & van Rensbergen (2005)
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8 Doppelsterne

Das HRD in Abbildung 8.5 zeigt jedoch, dass sich in diesemppelkaum Doppelsternverdach-
tige befinden, sie sind sogar unterreprasentiert. Die pretstfinden sich am leuchtkréaftigen En-
de der ZAMS. Dies kbnnte an der Uberschatzten Leuchtkraftdem unterschatzten Temperatur
liegen (siehe oben).
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9 Rdntgenemission

9.1 Rontgenemissionsquellen

Nach Guerrero & Chu (2008a) gibt es drei Vorgange, die zudigg von Réntgenemission in
Winden von WR-Sternen fiihren: Bei dem ersten entsteht diggeastrahlung durch Stol3fron-
ten im Wind selbst, das heif3t, einzelne Gaspakete im Windfew sich mit unterschiedlichen
Geschwindigkeiten supersonisch zueinander und kolediefann. Die zweite Art, auf die die
hochenergetische Strahlung erzeugt wird, ist der Stol3 dedé&/mit umgebenden, in friiheren
Stadien des Sterns erzeugten Blasen des InterstellareufdedlSM). Die dritte Moglichkeit
sind StoRe des Windes mit dem Wind eines Begleiters. DereBeglkann zum Beispiel ein
O-Stern sein. Das Gas wird durch die Stof3fronten aufgebeatemittiert thermische Réntgen-
strahlung. Auch wenn der Begleiter ein schwarzes Loch iktebsich eine Stol3front, die weit
genug vom Ereignishorizont entfernt ist, so dass beim Staf@genstrahlung emittiert werden
kann. Doppelsterne, bei denen der Begleiter des WR Stetneder ein schwarzes Loch oder
ein Neutronenstern ist, nennt man HMXB (High-Mass X-RaydBi@s, also Rontgendoppelster-
ne groRer Masse).

9.2 Korrelation mit der bolometrischen Leuchtkraft

Fur O-Sterne findet man empirisch als Korrelation zwischenRbntgenhelligkeilx und der
bolometrischen Leuchtkraftyq (siehe zum Beispiel Chlebowski 1989, Oskinova 2005):

Ly/Lpol ~ 1077 (9.1)

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

Eine Untersuchung der WR-Sterne in der Milchstral3e habergedass die Rontgenemission
von einfachen WR-Sternen deutlich unter der von O-Steriag. INur WR-Doppelsterne emit-
tierten Rontgenlicht von dieser Starke (siehe Oskinovebei Wind-Wind-Stéien kann die
Rontgenemission jedochy/Lyo = 1077 auch um bis zu zwei GroRenordnungen (ibersteigen
(siehe Pittard et al. 2005). Im Fall von einer weniger int&1s Emission kann man Stol3e im
Wind selbst und Stél3e mit dem ISM daran unterscheiden, oRdreggenquellen punktférmig
(StoRe im Wind) oder ausgedehnt (St6Re mit dem ISM) sineg: 8ierne, die harte, also beson-
ders hochenergetische Rontgenemission zeige&hkgV), missen Doppelsterne sein, wenn nicht
—im Fall von besonders intensiver Réntgenemission l(lggrg s* > 34) — HMXBs (Oskinova
2008 siehe dazu auch die Einschatzung der PlasmatemggratuGuerrero & Chu 2008a).

In der Milchstral3e ist kein einzelner WC-Stern mit eigenénfgenemission bekannt (siehe
Oskinova et al. 2003); hier ist die Selbstabsorption im Waedthr gro3. Bei WC-Sternen, die
in diesem Energiebereich detektiert werden, handelt éswgahrscheinlich ausschlief3lich um
Doppelsterne.
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9 Rontgenemission

Die Rontgenemission gibt mir also ein weiteres KriteriumdasHand, mit dem ich Doppel-
sterne von einfachen unterscheiden kann. Ich habe ausdkivArdfentlichten Aufsatzen (vor
allem von Guerrero & Chu 2008a,b) zusammengetragen, vocheelder WN-Sterne der LMC
Rontgenemission detektiert wurde. Eine Ubersicht der iDibelet sich in Tabelle 9.1 am Ende
dieses Abschnitts.

Keine der Réntgenquellen scheint besonders ausgedeahe (Guerrero & Chu 2008a). Das
heil3t, Sto3fronten mit dem ISM kénnen als Erzeugungsmeésimais ausgeschlossen werden.
Es bleibt also anhand von Harte und Intensitat der Emissioanrzerscheiden, ob die Quellen
Stol3fronten im Wind selbst oder Stof3e mit dem Wind einesddtegs sind. Dazu habe ich fur
die WR-Sterne in der LMC publizierte Réntgenemissionen @ziBhung zu den bolometrischen
Leuchtkréften gesetzt, die ich in dieser Arbeit ermitteitté.

Das Ergebnis wird in Abbildung 9.1 dargestellt. Die kleirgymbole kennzeichnen die Sterne,
fur welche die bolometrische Leuchtraft ein sehr unsiaghBerameter ist. Nachdem ich die op-
tischen Spektren von Schnurr (siehe Abschnitt 5) bekomnadwe hist dies nur noch bei BAT99
42 der Fall — nattrlich mit einem grof3en Mal3 an Skepsis beipBigpernen. Die Relation fir
O-Sterne ist zum Vergleich eingezeichnet. WR-Sterne auMdehstralle (Stern-Symbole) sind
ebenfalls eingetragen (Daten aus Oskinova 2005), sie aohieiten fast alle die Detektions-
grenzen der Messungen in der LMC. Die Detektionsgrenzah eimgezeichnet als gestrichelte
Linien, sie sind fur den ROSAT Satelliten aus Guerrero & CR008a) und fur den Chandra
Satelliten aus der niedrigsten noch detektierten Rongehtkraft in Guerrero & Chu (2008b)
entnommen. WC-Sterne, fiir die mir die bolometrischen Léuéfte unbekannt sind, habe ich
am rechten Rand der Grafik eingetragen.
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Abbildung 9.1: Rontgenhelligkeit Uber der bolometrischenichtkraft.

Ich kann das Ergebnis anderer Studien (zum Beispiel vonn0g&i2005) bestéatigen, dass die
Korrelation der O-Sterne fur WR-Sterne nicht gilt; die Rysrileuchtkrafte streuen breit. In der
MilchstraRe ist die Rontgenleuchtkraft der WN-Sterne mmatiso gro3 wie etwa der 1@ Anteil
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9.2 Korrelation mit der bolometrischen Leuchtkraft

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

In der LMC finde ich ein véllig anderes Bild. WR-Sterne, fliedibenfallsLy /Ly < 1077
gilt, liegen hier fast immer unter der Detektionsgrenzer Beteil der Réntgenleuchtkraft an
der gesamten Leuchtkraft ist hier jedoch in vielen Falleatltdh gréRer als bei O-Sternen. Im
Vergleich zur MilchstralBe Ubersteigen die rontgenhelldéR-Sterne der LMC die Messwerte
ihrer Pendants um eine ganze Grol3enordnung.

Mich interessiert, ob eine Analyse der RontgenemissiorSteme ein sicheres Kriterium flr
den Doppelsternstatus liefern kann. Dies wére nicht ddr Wahn bekannte Doppelsterne das
Kriterium nicht erfiillen wirden.

So habe ich in Abbildung 9.2 alle bekannten spektroskopisdWN-Doppelsterne der LMC
(siehe Abschnitt 8) in daky-Lpo-Diagramm eingetragen (rote Punkte) und fur die nichtidete
tierten Doppelsterne dies30bergrenzen der trotz Nicht-Detektion noch mdglichen t8éne-
mission (schwarze Dreiecke). Nicht-Detektion bedeutassdlie Zahlraten zu gering waren, um
als Detektion zu gelten. Vielleicht lag das Objekt aberaghfnur am Rand des Detektors oder
die Beobachtungszeit war so kurz, dass statistisch immen eme eigentlich grof3e Emission
moglich ist. Ich habe die gegebenen Obergrenzen der ZéhliatLeuchtkrafte umgerechnet.
Dazu habe ich das Programm PIMMBSenutzt mit den Modellen von Raymond-Smith fir diin-
nes Plasma (siehe dazu Raymond & Smith 1977) bei einer TatupeonkT = 1.6 keV mit
Stickstdfsaulendichten von & 10°1 cm2 (Parameter entsprechend Guerrero & Chu 2008a).
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Abbildung 9.2: Réntgenhelligkeit Uber bolometrischer lidgékit fir bekannte Doppelsterne.

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

httpy/heasarc.gsfc.nasa.gdwolgw3pimms.html
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9 Rontgenemission

eine klare Dichotomie zwischen Doppelsternég ¢ 5 - 10°3ergs?) und einfachen Sternen
(Ly < 2-10%ergs?t). Nur ein Doppelstern zeigt keine starke Réntgenemissi@ser hat jedoch
einen wenig dichten Wind und einen schwachen Begleitee BEilhergrenze fir eine mdgliche
Emission geben Foellmi et al. (2003) nicht an. In der LMC maBeellmi et al. (2003) drei
bekannte Doppelsterne, BAT99 43, BAT99 49 und BAT99 71 edknficht in Rontgenemission
detektiert. Ich finde jedoch in Abbildung 9.2, dass die Detelsgenze von allen drei Sternen so
hoch liegt, dass sie noch RéntgenemisgiQfily > 1077 zuldsst. Schnurr et al. (2008) berichten,
dass von sieben bekannten Doppelsternen, die in Rontgssiemibeobachtet wurden, nur finf
detektiert wurden, BAT99 95 und 113 nicht. Sie haben eblsnEbergrenzen voby /Ly > 1077
(siehe Abbildung 9.2).

Es zeigt sich, dass die Rontgenemission der meisten Dappedsveit Uber dem fir O-Sterne
erwarteten Wert von lobx /Lo = —7 liegt (oder im Fall von Nicht-Detektionen: liegen kann¥. E
gibt also keinen Fall eines bekannten WN-Doppelsterns athweisbar geringer Réntgenemis-
sion in der LMC. Das liegt jedoch zugegebenermal3en vor aleden hohen Detektionsgrenzen.

Ich finde also Roéntgenemissionen, die zu stark sind fur &offn innerhalb von den Stern-
winden oder mit dem ISM, die jedoch durch Doppelsternsinain erklart werden kénnen. Au-
Rerdem stelle ich fest, dass alle bekannten DoppelsterderiMilchstralRe und der LMC min-
destend./Lpo = 1077 erfilllen (bzw. inre Emissions-Obergrenzen deutlich dariiegen). Die
vermuteten Einzelsterne in der MilchstralRe emittierenedag deutlich weniger. Ich schliel3e
daraus, dass es sich bei allen Uberhaupt detektierten \&idest in der LMC um Doppelsterne
handelt.

Foellmi et al. (2003) ziehen diesen Schluss nicht: Sie findester LMC vier einfache Ster-
ne mit Rontgenemission. Bei BAT99 67 diagnostizieren sassddie Rontgenemission durch
Stol3fronten im Wind und mit dem ISM entstehen. Hier deteldie Guerrero & Chu (2008a)
spater jedoch noch intensivere Emission (siehe Tabelle Oriter den anderen drei Sternen ist
BAT99 42, den ich inzwischen als Doppelstern bestimmt haEhé Abschnitt 8). BAT99 40
und BAT99 47 verbleiben als einfache Sterne, fir die Rordgession detektiert wurde. Schnurr
et al. (2008) finden zehn Sterne, die Rontgenemission zejgdach keine Periodizitat in den
radialen Geschwindigkeiten. Sechs davon zeigen jedodabititét und auch von den restlichen
vier schreiben Schnurr et al. (2008), dass sie Doppelsisterse mit grof3en PeriodernZ00 d)
oder sehr kleinen Winkeln der Orbitalebene zur Beobachsticittung nicht ausschliel3en kon-
nen. Ich gehe davon aus, dass dies bei Foellmi et al. (20@B)dear Fall ist.

Die Diagnose von Oskinova (2005), dass bei WN-Doppelstedee Hauptbeitrag zur Rontgen-
emission vom Partner, einem O-Stern, kommt, kann bei den i®&Genstiicken nicht gehalten
werden, da die Emission in den meisten FallenUgf o = —7 nicht nur erreicht, sondern
Ubersteigt. Die Emission muss von kollidierenden Windexeagt werden.

Wenn, wie oben aufgefiihrt, die besonders leuchtkréftigpml /erg st > 34) Rontgenquel-
len HMXBs sind, dann sind BAT99 19, 85, 99, 102, 112 und 11@ ddandidaten dafr.

9.3 Harte Rontgenstrahlung

In Abbildung 9.3 Uberprife ich einen weiteren Indikator Bioppelsterne: die Harte der Rontgen-
strahlung. Harte, also besonders energiereiche Réntdesiemkann theoretisch nur bei einem
der drei oben genannten Mechanismen entstehen: dem Zusgmraihe@on zwei Sternwinden.
Besteht die Emission eines Sterns nur aus weicher Rontghhsig, dann ist.gs_70kev ~
Los_20kev Und der Stern muss in dem Diagramm 9.3 auf der durchgezodénienliegen. Liegt
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9.4 Wind-Wind-StolRRe

er dartber, dann ist ein Teil der Rontgenemission hart. Btdwei allen detektierten Sternen mit
wenigen Ausnahmen der Fall. Die Fehlergrenzen der Messwatie ich nicht beriicksichtigt.
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Abbildung 9.3: Die Leuchtkraft.gs_7okev Liber der weicheihos_» o-Leuchkraft?

Die verschiedenen Erzeugungsmechanismen sollten nicHEmissionen von verschiedener
Intensitat, sondern auch von verschiedener Harte zeigeppé&isterne emittieren mehr und auch
hartere Strahlung als einfache, HMXBs wiederum mehr undh &detere als Doppelsterne mit
ZAMS-Begleitern. Diese Abstufung spiegelt jedoch nictg Werteilung der Messpunkte in Ab-
bildung 9.3 wider. Auch die schwéacheren Réntgenemitteehadbilweise sehr harte Strahlung.
Die Kandidaten fur HMXBs, BAT99 19, 85, 99, 102, 112 und 11§era dagegen keine fillig
harte Emission.

Die Starke der Rontgenleuchkraft der in der LMC detektieléN-Sterne suggeriert, dass es
sich bei allen um Doppelsterne handelt. An dieser Grafik r&iciin noch einmal Gberprifen, ob
unter den bisher noch nicht als Doppelstern bekannten &tdidie also blau oder gelb einge-
zeichnet sind), Exemplare sind, die schwache und wenig lRdhtgenstrahlung emittieren. In
diesen Fallen ware die Doppelstern-Diagnose vielleickhrmicht ganz sicher.

Unter den leuchtschwécheren zeigen BAT99 79, 82, 105 undwElBger harte Réntgene-
mission. Ein Vergleich mit Abbildung 9.1 zeigt jedoch, dass diesen nur BAT99 118 unter
log Lx/Lpol = =7 liegt.

9.4 Wind-Wind-Stol3e

Abgesehen von BAT99 118, dessen Status unklar ist, kommmauidem Schluss, dass es sich bei
allen in der LMC in Rontgenemission detektierten WN-Starnen Doppelsterne handelt. Die

2Die Position von BAT99 116 entspricht den Angaben von GuergeChu (2008a).

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC 97



9 Rontgenemission

Rontgenleuchtkraft tbersteigt in den meisten FallefiL,o = —7, die Emission entsteht durch
Wind-Wind-StoRe. Die Réntgenleuchtkraft kann aber nichtals Unterscheidungsmerkmal von
Doppelsternen herangezogen werden, sondern auch @etailti Auskunft iber die Geometrie
des Systems und die Winde geben. Dazu ist ein modellhaftesévignis von den Wind-Wind-

St6éRen notig.

Kollidierende Winde erzeugen eine Zone stoR-aufgeheiztses von 10bis 1 K. Damit ist
das Gas hier um etwa vier GrolRenordnungen heiler als dem@terund emittiert signifikante
Rontgenemission (zu dieser und der folgenden Theorie dedWiind-St6"se siehe Pittard et al.
2005). Die StofR3front bildet sich dort, wo sich die Stauddidkr beiden Sternwinde ausgleichen.
Sind beide Winde &hnlich stark, ist die Stof3front eine Ebmiteen zwischen den Sternen. In
einem WR-OB-Doppelsternsystem ist der OB-Sternwind jedoch scheiiand die Stof3front
formt sich um den OB-Stern herum. Bei weiten Doppelstertiesysn, in denen beide Winde
ihre Endgeschwindigkeiten erreichen, bevor sie zusemtoi@es, liegt der Staupunkt in einem
Abstand zum WR-Stern von

1
= Tepne

wobeiD der Abstand der Sterne umddas Verhaltnis der Windimpulse ist, definiert durch

r (9.2)

M
- _—oBfos (9.3)
Mwrowr
_ M undv sind Massenverlust und Endgeschwindigkeit der jeweili§arnwinde. MitMog <
Mwr undvog < vwr ist 7 eine kleine Zahl und der Staupunkt der Wind-Wind-St6R3et Ireq
r ~ D nahe dem OB-Stern.

Die Kihlungskonstantg zeigt an, ob die Sto3front die angesammelte Energie adahat
durch Expansion oder durch Strahlung nach auf3en transgigytist definiert als das Verhaltnis
der charakteristischen Zeitskalen fur die jeweiligen Bsse und ist damit proportional zu

v*D

X o (9.4)

In strahlungsdominierten Systemenysk< 1, in adiabatischen Systemen yst- 1. Es kann
fur beide Sterne separat berechnet werden, der Stern mikidémeren Wert dominiert dann die
Rontgenemission. Gijg << 1 fur beide Sterne, dann dominiert der Stern die Rontgersonis
dessen Wind die gréRere Endgeschwindigkeit erreichtyMitD tendieren weite Systeme dazu,
adiabatisch zu sein, wahrend Systeme mit kurzen Perioden stfahlungsdominiert sind. In
Sternen mit héherer Heliumhaufigkeit und héherer Metaditzst Kiihlung durch Linienemission
dabei vereinfacht, das bedeutet, Systeme, in denen em&tevN- oder sogar ein WC-Sternist,
sollten eher strahlungsdominiert sein, Doppelsternsystan der LMC aber statistisch seltener
als in der Milchstral3e.

Bei strahlungsdominierten Systemen ist die Rontgenléuatitproportional zur kinetischen
Energie des Windes

Ly o« Mo? (9.5)

und damit

log Lx = log(Mv?) + const (9.6)
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9.4 Wind-Wind-StolRRe

Fur adiabatische Systeme gilt dagegen

Ly o« M?/0*?D. (9.7)
1n)2
N&ahert man den Abstand der Sterne fir KreisbahnenTm&t@ « D? und setzt dies ein
erhalt man
. 1
logLy = 2log(M) — 3.2 - loguv + §T + const (9.8)

Zu den Ergebnissen dieser Arbeit zahlt, dass ich die krtati€nergie des Windes der WR-
Sterne ermitteln kann — wieder unter dem Vorbehalt, dasdedBeitrag des Begleitsterns in der
Spektralanalyse nicht beriicksichtigt habe.

Unter der Annahme, dass die Rontgenleuchtkraft vom WRa&ied dominiert wird, habe ich
also die fur den Fall strahlungsdominierter Systeme ggilkgrrelation der Réntgenleuchtkraft
mit der kinetischen Energie des Windes tUberprift (Abbitrl). Zudem habe ich die Rontgen-
leuchtkraft tiber dem Impuls loly( - v.,) aufgetragen (Abbildung 9.5).

Ich kann in beiden Féllen keine Korrelation feststellemeEgenaue Analyse wirde zunachst
die Berechnung voy fir jeden WN-Stern erfordern und, wenn mdglich, eine Absalvdg des
Wertes fur den Begleiter. Die Kandidaten fir HMXB musstes dieser Analyse ausgeschlossen
werden. Die Spektralanalyse misste um den Beitrag des iBggleur Leuchtkraft korrigiert
werden. Ebenso musste der Anteil an der RéntgenemissioBelgsiters abgezogen werden.
Fur den Fall adiabatischer Kiihlung muss zudem der Abstahihmie Rechnungen einflieRen.

Schnurr et al. (2008) hatten bereits in ihrer Arbeit nacleeirzusammenhang zwischen der
Periode der bekannten Doppelsternsysteme und der Roetmaitkrafte gesucht und ebenfalls
keinen gefunden. Das nachste Ziel ware es, den Zusammeimrh&hgjchung 9.8 zu Gberprifen.
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Abbildung 9.4: Réntgenleuchtkraft Gber der kinetischerfgie des Sternwindes.

Ute Rihling: WN-Sterne in der LMC 99



9 Rontgenemission

36
B OU
35 — —
@112
o
o)
- [ Xt
~
X
- 34 - ® s N
g’ 2
- ® 105 be o o
B owr 1
ou @119
o ’® R ..m o
126
33 @3 ou _|
on o3 on
32 | | |
3 2 -1
log(M veo)

Abbildung 9.5: Rdntgenleuchtkraft tber dem Windimpuls.

9.5 Korrelation mit Spektraltypen

In Abbildung 9.6 habe ich die Anzahl der detektierten Stéimer den verschiedenen Spektralty-
pen in einem Histogramm dargestellt. Die Typen WN 3-9 habaiitterteilt in wassersfthaltig
und wassersftfrei, aulRerdem sind WC und @¥N 6 dargestellt, in schwarz die jeweilige Sum-
me. Autéllig ist, dass es vor allem Réntgenemitter unter den Sakygren WN 5 und WN 6
gibt. In Abbildung 9.7 ist die gemessene Réntgenleuchtkibér dem Spektraltyp aufgetragen.
Hier zeigt sich, dass die réntgenhellsten Sterne vom Typ W48, zudem jeweils einer vom
Typ WN 4 beziehungsweise 6. Die Typen WN 3, 7 und 9 scheinenrénégenleuchtschwacher
Zu sein, soweit hier Uberhaupt eine statistisch relevantsage zu tiféen ist.

In der Milchstral3e ist kein Stern vom Typ WN 8 je in Rongenemis detektiert worden,
die Grenzen der trotz nicht-Detektion maximal moéglichenigsion liegen bei lod{x/Lbo) <
-9 (siehe Oskinova 2005). Dies kann durch die UntersuchundgRk@detgenemission der WN-
Sterne in der LMC bestatigt werden —wenn auch die Grenzemdgimal mdglichen Emission
aufgrund der Entfernung der LMC nicht so niedrig sind wie @&n MilchstraRe. Nach Oskinova
(2005) ist es moglich, dass WN 8-Sterne grundsatzlich anBegenschaften haben als andere
Spektraltypen. Dies konnte ich in der Analyse der optiscBpaktren nicht verifizieren. Unter
der Annahme, dass alle detektierten WN-Sterne Doppetstgimd, ist es verwunderlich, dass
trotzdem diese Korrelation mit dem Spektraltyp erhaltezititl Dies kann aber auch statistische
Ursachen haben: In der LMC wurden nur zwei Sterne als WN 8sKiaert und bei beiden
besteht kein Doppelsternverdacht. Ebenso ist kein Stemm Tgp WN 2 in Rdntgenemission
detektiert worden, wahrscheinlich aus statistischen @iinda ebenfalls nur zwei Sterne als
WN 2 klassifiziert wurden.
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Abbildung 9.6: Histogramm der Anzahl der detektierten \igrSe.
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Abbildung 9.7: Rontgenleuchtkréafte nach Spektralklassen
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9 Rontgenemission

9.6 Rontgendoppelsterne

Zusammengefasst sind 34 WN-Sterne in Rontgenemissioktidetevorden, von denen alle bis
auf vielleicht BAT99 118 Doppelsterne sein sollten. Dazmkat die Réntgenquelle bei BAT99
108 und 109, in der die Sterne nicht einzeln aufgeldst wekdaenen, ebensowenig wie ihre opti-
schen Spektren (siehe dazu Abbildung 8.4). Diese Sterherstér mich auch in Doppelsternver-
dacht, unklar ist nur, ob vielleicht nur einer der beidereaiBegleiter hat. Von den detektierten
waren vorher schon 12 als Doppelsterne bekannt, 9, inldl&N 99 118, hatte ich als unsichere
Kandidaten eingeordnet, und 13 standen nicht in Verdacht.

Das ergibt nun insgesamt 44 Doppelsterne und 9 Kandidateeingm Fragezeichen. Von
108 WN-Sternen macht das einen Anteil verdll — 49%. Dies entspricht dem Erwartungswert
von (41+ 13)% sehr genau. Die 21 neu als Doppelsterne eingeordnetgmlinnerhalb der von
Foellmi et al. (2003) berechneten Fehlerspanne (siehehhlis8). Wenn die Vorhersage stimmt,
ist die Gruppe der WN-Doppelsterne damit ziemlich vollgign

Auf diese Weise kann das VerhaltMgR/O vollstandig erklart werden, es ist nicht nétig, Ro-
tation zur Absenkung der Mindestanfangsmasse von WR-&tdraranzuziehen, wie es Foellmi
et al. (2003) getan haben.

Dies gilt auch fur die WC-Sterne: Wie oben besprochen hamdetich bei allen in Réntgen-
emission detektierten WC-Sternen um Doppelsterne. Dierdregenhellsten WC-Sterne sind
bisher nicht als Doppelsterne bekannt, zwei weitere Rowtigpitter waren nur unsichere Kan-
didaten. Die aktuellste Untersuchung zum Doppelstennstaér WC-Sterne in der LMC ist von
Bartzakos et al. (2001). Bei ihrer Analyse haben sie 3 s&chad 7 unsichere spektroskopische
Doppelsterne unter 23 bekannten YWD-Sternen gefunden. Geht man nun davon aus, dass al-
le in RGntgenemission detektierten WC-Sterne Doppelstsein missen, dann kommen zu den
bekannten Exemplaren noch 3 zusatzliche hinzu. Mit 6-13petgternen von 23 WC-Sternen
erreicht man den von Bartzakos et al. (2001) theoretisclaeten Wert vorr 50%.
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9 Rontgenemission

Tabelle 9.1: (fortgesetzt)

BAT99 Doppel- Portegies Zwartetal. Foellmietal. Townsiwl. Townsley etal. Guerrero & Chu Guerrero & Chu Schnualet
stern (2002) (2003) (2006) (2006) (20084, 2008b) (2008a) 00§2
logLo3z 35kev Lossokev  10gLos gokev 10gL20-gokev Los-7.0kev Los-20kev Los-7okev  10gLpol
lergs™] [ergs™] [ergs™] [ergs™] [ergs™] [ergs™] [ergs™] [Lo]
1) 2 3 (6) 4 ©) (6) Q) 8 9
106,108,110 2.4E34 1.5E34
106,108,109 34.34
106 - 33.93 33.68
107 ? 33.35 33.39 32.92 2.7E33 1.5E33 1.8E33 6.40
108,109 34.31 33.58
111 - 33.16
112 - 34.93 35.04 34.72 6.2E34 3.3E34 6.41
113 + 33.00
114 - 33.1Z 2.6E33 1.1E33 1.0E33 6.24
116 + 35.38 35.11 1.8E35 2.5E35 6.00
! ! 35.26 1.7E3% 1.8E35 “

118 ? 33.17 3351 33.08 1.5E33 1.4E33 1.5E33 6.80
119 + 33.04 33.99 33.43 2.2E83 1.6E33 1.2E33 6.59
125 ? 2.8E33 5.0E32 wcC
126 + 1.4E33 1.2E33 8.9E32 6.50
127 ? 6.0E32 4.3E32 wcC

a8 Guerrero & Chu (2008a)
b Guerrero & Chu (2008b)

¢ Rontgenhelligkeiten berechnet aus den Zahlraten mit PIMMS

Modelle von Raymond-Smith (siehe dazu Raymond & Smith 1977)

kT = 1.6 keV mit Saulendichten von % 10?* cm 2 (entsprechend Guerrero & Chu 2008a)
bei einer Metallizitat vorz = 0.4 Z.

ahttpy/heasarc.gsfc.nasa.gdvolgw3pimms.html
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

10.1 Schnelle Rotation

Zu den interessantesten Objekten unter den untersuchteisiiNen gehdrten funf mit &allig
verbreiterten und gerundeten Linienprofilen (siehe Ahlilgl10.1), &hnlich wie WR 002 in der
MilchstraBe (siehe Hamann et al. 2006). Diese Linien kérthenh schnelle Sternrotation ent-
stehen. Wie in Abschnitt 2 beschrieben, spielt die Rotatioe grof3e Rolle fir die Entwicklung
von Sternen, die Durchmischung und den Massenverlust. rdwgiled schnell rotierende WR-
Sterne Kandidaten fir die Vorgénger von langanhaltendenn@aRay Bursts (GRB, Gamma-
Strahlungs-Ausbriiche) (siehe zum Beispiel Vink 2007). Rambination von WR-Sterntyp
(Wasserstfifreiheit) und schneller Rotation ist aber zunéchst keirteeliagende Kombination,
wie ich unten darlegen werde. Ein Nachweis der ExistenzhseolObjekte ware also ein grof3er
Schritt zur Erklarung der Herkunft der GRBs und wiirde fur 8ternentwicklungstheorie neue
Erkenntnisse bringen.

BAT19 WR00?2 BATOL

REL. FLUX

M e

3800 4000 4200 4400 4600 4800 5000 5200 5400 5600 58006000
WAVELENGTH / ANGSTROM

Abbildung 10.1: Spektren der “Rundliniensterne” inkluskWR 002.

Ich vermerke in der Klassifikation der “Rundliniensterne”Abbildung 10.1 den Zusatz “rl”.
Die Linien von BAT99 88 sind weniger verbreitert als die dadaren, so dass es unsicher ist,
ob es sich hier um einen rl-Stern handelt. Das Spektrum von9BA42 ist in Abbildung 8.3
dargestellt. Hier scheint es, als ob sich ein WNrl Stern memi Doppelsternsystem mit einem
Stern befindet, der schmale H-Absorptionslinien zeigt. 851 zeigt ebenso wie BAT99 92 sehr
schwache, sehr runde He-Emissionslinien, die ich nichsisbent mit einem Modell wiedergeben
kann. BAT99 92 hat ebenso wie BAT99 88 erhohten Kohldtehbeil (siehe Abschnitt 7).

Ich habe die PoOWR-Modellspektren an die Linienstarken (#ajanzbreiten) der beobachteten
Spektren angepasst. Wahrend die Modelle fiir die meistaméssowohl die Linienstarke wie
auch das Linienprofil weitestgehend wiedergeben konnéft, dies auf die genannten Sterne
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

nicht zu. Die Linienstarken kdnnen zwar mit bestimmten Mipdeametern reproduziert werden,
die Linienprofile jedoch nicht.

Fur einen Stern mit runden Linienprofilen haben Hamann é2@06) in starker Vereinfachung
angenommen, das im PoOWR-Code errechnete Spektrum wirdgreukugelschale emittiert,
die mit einer bestimmten Geschwindigkej; rotiere. Diese Vorgehensweise setzt voraus, dass
die Rotation keinen Einfluss auf die Struktur des Windes umsigechend auf das Spektrum hat,
abgesehen von der Linienverbreiterung selbst. Diesfiensichtlich eine stark vereinfachende
Annahme. Faltet man das Spektrum jedoch mit dieser Rotademn konnen die Linienprofile
erstaunlich gut reproduziert werden (siehe dazu zum BdiB#T99 94 in Abbildung 10.2). Die
Abweichung bei 4100 A liegt an der zu hohen Sticktaufigkeit im (galaktischen) Modell. Die
Civ-Linien zeigen alle &hnliche, nicht-reproduzierbare dllaghte Profile.

BAT94 MODEL=16-20 MODEL=16-20 vrot=1600
30 [ ]
25 |- =
20 [ =
= .
D15 [ E
1.0 ;ﬁ/ I = A U V A ~—~ ;
:\ L1l ‘ LI L] ‘ AN ‘ AN ‘ AN ‘ LIl ‘ AN ‘ AN ‘ AN ‘ LIl ‘ AN ‘ LLL L1l r
3800 4000 4200 4400 4600 4800 5000 5200 5400 5600 58006000

WAVELENGTH / ANGSTROM

Abbildung 10.2: Beobachtung von BAT99 94, Modell und ratatigefaltetes Modellspektrum.

Auf diese Weise kann ich die Rotationsgeschwindigkeiteh eimier Genauigkeit von etwa
200 km st bestimmen. Nur sehr schnelle Rotation nahe der Stabgittze (break-up limit) ist
mit dieser Methode feststellbar: Man benétigt Rotatiossgaindigkeiten von tibes 1000 km s?.
Die ermittelten Rotationsgeschwindigkeiten werden inelleb10.1 wiedergegeben.

Bei dieser Methode wird Rotation eines starren Korpers rogenen. Zur genaueren Bestim-
mung der Geschwindigkeit misste aber Uberprift werden ghecher Stelle im Sternwind die Li-
nien entstehen und Drehimpulserhaltung bertcksichtigtiare Der Drehimpuls ist verknipft
mit dem Abstand und dem Impuls tber

L=PxpB=mPX bt (10.1)

Die Rotationsgeschwindigkeit geht also mit%. Insofern ist unerwartet, dass alle Linien glei-
chermalf3en verbreitert scheinen. Da die Rotationsgesdighiit nur einen Anteil senkrecht zur
radialen Richtung hat, wahrend die Windgeschwindigkgitq gerade radial gerichtet ist, stehen
die beiden Geschwindigkeiten immer senkrecht aufeinanddrein Windelement erreicht eine

maximale Geschwindigkeit on/v\szd + vZ,. Dabei isturor maximal bei kleiner, vwing erst weit
aufRen im Wind.
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10.2 Polarisation und Rotation

Tabelle 10.1: Rotationsgeschwindigkeiten der WN-Sterne
BAT  Spektral- Doppel- T, logL oot

klasse stern [kK] [k] [kms™]
07 WN4brl - 112 590 1900
19 WN4brl + 97 6.15 1500
42 WNS5brl + 63 6.90 2000
88 WN4WCErl - 141 590 1200
92 WNS3:hWCrl + 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) entnamme

Wahrend in der MilchstraBe von 74 untersuchten WN-Sterngnem madglicher schneller
Rotator gefunden wurde (Hamann et al. 2006), wurden unt8rV¥Bl-Sternen der LMC funf
gefunden. Diese Zahlen sind zu klein um sie statistischuausizen. Tendenziell ist der Anteil
der schnell rotierenden WN-Sterne in der LMC jedoch gréReinader Milchstral3e!

Diese ermittelten Geschwindigkeiten bewegen sich in déf&nordnung der Stabilitdtsgrenze
(bei der break-up velocity) der Sterne. Die Sterne sindtmicdhr stabil, wenn die Zentrifugalkraft
der Rotation, die auf ein Massenelemanauf der Sternoberflache bei R, wirkt

2

nmo
erntrifugal = RiOt (10-2)

von der gleichen Grol3e ist wie die Gravitationskraft augdgeElement

M.m

FGravitation = —G R? (10.3)

mit der Gravitationskonstant® = 6.67 x 10 ' m3kg1s2.
Setzt man diese Kréfte fur die Stabilitatsgrenze gleichl@stihach der Grenzgeschwindigkeit
Ubreak_up an, erhalt man

GM,
Ubreak-up ~ R (10.4)

Bei einer Masse voM, ~ 28 M, und einem Radius voR, ~ 2.37R, wie im Fall von
BAT99 7 (Werte aus Tabelle 7.4) erhalt majear-up * 1500 km st, also unter der gemessenen
Rotationsgeschwindigkeito: = 1900 km s1! Im Fall von BAT99 88 mit einer Masse von eben-
falls M, = 28 M, und einem Radius VoR, ~ 1.49 R, liegt vpreak-up dagegen bet 1900 km sl
der Stern rotiert mityo; = 1200 km st nicht mit der Break-up-Geschwindigkeit. Ist die Rotati-
onsgeschwindigkeit auch am kritischen Punkt grof3, trégZentrifugalkraft zum Massenverlust
des Sternes bei.

10.2 Polarisation und Rotation

Fur schnell rotierende Sterne kann die Annahme der Kugeitssinie nicht gehalten werden, sie
kénnen maximal rotationssymmetrische Winde haben. UmeadlehRotatoren zu finden, hat Vink
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

(2007) 13 WR-Sterne der LMC auf Polarisation untersuchtvéhlte als Untersuchungsobjekte
die leuchtkraftigsten WR-Sterne (¥ 123 mag), da die Methode der Polarisationsspektroskopie
sehr “photonenhungrig” ist. Er fand zwei Sterne, die Lipielarisation aufwiesen: BAT99 22
und BAT99 33. Ausschnitte aus ihren Spektren werden in Abipiy 10.3 gezeigt, sie sind weder
sehr rund noch verbreitert.

BAT33 BAT2?

REL. FLUX

o]
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Abbildung 10.3: Spektren der Sterne BAT99 22 und BAT99 33Limitenpolarisation.
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Abbildung 10.4: HRD. Die “Rundliniensterne” sind in schwaingezeichnet.

Wenn das Erzeugen runder Linienprofile eine notwendigerSigieaft von schnell rotierenden
Sternen ist, dann ist weder BAT99 22 noch BAT99 33 ein solehdas heilit, ihre Rotations-
geschwindigkeit ist kleiner als 1000kms?. Die Polarisation kénnte zum Beispiel auch ein
Resultat der Windverklumpung sein (Vink 2007). Es gibt keBeobachtungsdaten, anhand de-
rer Uberprift werden kann, ob umgekehrt die oben genannemeSmit runden Linien auch
Linienpolarisation aufweisen.
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10.3 Diskussion der Rotationsthese

Drei der “Rundliniensterne” sind vom friihen Spektraltyp \Wb einer ist WN 4 und einer WN
3b. Nur WR 002 in der MilchstraBe unterscheidet sich etwaisden anderen mit dem Typ WN
2. Falls der WN-Typ mit dem Linienprofil bzw. mit Rotation keliert, dann sind diese schnel-
len Rotatoren oder “Rundliniensterne” systematisch aunsGdteppe der Untersuchungsobjekte
von Vink (2007) ausgeschlossen, da diese frilhen Spelgeaitpicht sehr leuchtstark sind. Wie
auch im HRD (Abbildung 10.4) abzulesen ist, sind die leuéhnksten WN-Sternen von spéaten
Spektraltypen. So sind auch alle von Vink untersuchtem®tetit einer Ausnahme entweder von
spaten WN-Spektraltypen, vom Typ WC oder Doppelsternicatdi.

10.3 Diskussion der Rotationsthese

Dass die runden Linienprofile durch schnelle Rotation ehtst, ist nicht bestétigt. Ich nehme es
hier als These an und diskutiere die Fir- und die Gegenarngigme

Da es sich bei WR 002 um den deutlich heiResten Stern der vorahlaet al. (2006) unter-
suchten WN-Sterne in der MW handelt, ware es immerhin mbigtlass die runden Linienprofile
eine Eigenschaft von heil3en Sternen sind, die vom PoWR-@ictiereproduziert werden. Dies
ist jedoch nicht der Fall. Es gibt Sterne, die durchaus naaRér sind, wie in Abbildung 10.4
deutlich wird. Zur weiteren Veranschaulichung habe ichiz8ternspektren von BAT99 7 und
BAT99 134 dargestellt, die trotz der kieinie von BAT99 134 beide von Foellmi et al. (2003)
als WN 4 klassifiziert und von mir mit demselben Modell 14-li@dergegeben wurden (Abbil-
dung 10.5). Sie zeigen dieselben Linienstarken, abersoitedliche Linienprofile.
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Abbildung 10.5: Spektren von BAT99 7 und BAT99 134.

Ein Rotationsprofil entsteht durch raumliche Integratidreriiviele verschieden dopplerver-
schobene Linien. Eine rAumliche Integration ist jedoch \Engebnis her in der Regel nicht zu
unterscheiden von einer zeitlichen: das Spektrum ist dé&sdmme der Linien, die zu unter-
schiedlichen Zeitpunkten unterschiedlich dopplervesbeim waren. Zeitliche Variation der Li-
nienlage ist entweder durch Pulsation oder durch Rotati@inem Doppelsternsystem denkbar.
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

BATO7 (Foellmi)
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Abbildung 10.6: Spektren von BAT99 7, von Foellmi et al. (3pQnd Torres-Dodgen & Massey
(1999).

In beiden Situationen sind jedoch die Geschwindigkeitesem#lich geringer als die hier be-
obachteten. Die Geschwindigkeiten von Pulsen sind von dé8&ordnung einiger km die
Geschwindigkeiten in Doppelsternsystemen liegen bei geanil00 kmst (siehe zu letzterem
Foellmi et al. 2003). Hinzu kommt, dass die Zeiten, Gber die &ternbeobachtung integriert
wird, wesentlich geringer sind als die Zeiten, auf deneh die oben genannten Geschwindig-
keiten andern: Pulse haben Perioden von der GroRenordraurfereifallzeitty ~ 1 h, also eini-
ge Stunden. Perioden von Doppelsternsystemen betragegeneage bis wenige hundert Tage
(mdglicherweise andern sich die Geschwindigkeiten inrefttease groRer Beschleunigung aber
doch relevant innerhalb einer Beobachtungszeit). Nunmalber Foellmi et al. (2003) fir die
hier vorliegenden Spektren zu vielen verschiedenen Zektietn beobachtet und liber diese Be-
obachtungen gemittelt. Ein Vergleich mit einem Spektrum Vorres-Dodgen & Massey (1999)
zeigt, dass der ekt der runden Linien beobachtungsunabhéangig ist (sielidimng 10.6).

Interessanterweise zeigen alle diese Sterne mit rundaerigrofilen wassersftarme bzw.
-freie Linienspektren. Durch Rotation wird der Masservgrin der Phase des Wassefiien-
nens erleichtert, genauso wie Miséliekte innerhalb des Sternes, die die schweren Elemente an
der Oberflache anreichern durch Rotation verstarkt werbDes. Abstol3en der dul3eren Hillen
musste den Drehimpuls der Sterne jedoch verringert halvehdie Sterne kénnen nicht noch
nach Verlust des Drehimpulses bei nahezu der Break-upkh@asdigkeit rotieren.

Maeder (1999) hat Berechnungen fir den Massenverlusteotier Sterne erstellt (flir weitere
Ansétze siehe zum Beispiel Owocki et al. 1996). Er nimmt dazudass die Rotation nicht zu
schnell ist. Diese Annahme bedeutet, dass der Stern nodnsghsymmetrisch ist und Zentrifu-
galkréafte ihn nicht deformiert haben. Zudem ist dann deait8tingsfluss des Sternes am Aquator
und an den Polen gleich. Die Rotation ndhert er als Schakmn Q = Q(r). Er erhalt das
Ergebnis, dass rotierende B-Sterne inre Masse entlanggleatdrebene verlieren und Ringe bil-
den. Die massereichsten O-Sterne verlieren bei RotatrerMiasse Uber die Pole und bei diesem
Vorgang kann sich die Rotationsgeschwindigkeit erhéhenéi®alt man WN-Sterne, die schnell
rotieren. Wenn sie ihre Masse jedoch in der WN-Phase immehn eatlang der Pole verlieren
und der Jet einen relativ geringen Umfang hat, dann ist dibdehtete Rotationsgeschwindigkeit
ist. Es gibt jedoch auch keine alternative These, die diebprofile erklaren kann.

Ein kleines Argument fiir die Rotationsthese ist die relgti3ere Anzahl der “Rundlinienster-
ne”, die in der LMC gefunden wurden. Dies entspricht der teéschen Uberlegung, dass Sterne
in metallarmen Umgebungen, in denen der Sternwind und deséfaerlust geringer sind und
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10.3 Diskussion der Rotationsthese

somit auch der Drehimpulsverlust, schneller rotieren leinfsiehe auch Abschnitt 2).

Das Hauptargument fur die Rotationsdeutung ist natirligss mit der Faltung der Linien-
profile mit Rotationslinienprofilen die Beobachtungsdasengut reproduziert werden kénnen.
Dieses Argument ist insofern kritisch, als die Rotation diel Wechselwirkung mit dem Wind
im POWR-Code nicht implementiert sind und die Methode, wierobereits gesagt, eine sehr
grobe Naherung bedeutet.

Ein weiteres Fir-Argument liefert mir die Uberpriifung uret dusschluss alternativer Inter-
pretationsmaoglichkeiten fiir die Entstehung der rundenehiprofile. Es ist bereits bekannt, dass
WN-Sterne mit starken Linien (s) andere Linienprofile aué&a als WN-Sterne mit schwachen
Linien (w, siehe zur Unterscheidung Abschnitt 7). So sirel Rliofile von WNE-w Sternen eher
dreieckig, da die Linien hier sehr nah am Stern im stark desdligten Wind entstehen, wahrend
die WNE-s-Sterne das typische Gaul3profil aufweisen (siebetier 2007). Wenn die Linien
dagegen vor allem aul3erhalb des Bereiches groRer Besighlagan entstehen, konnte sich eine
weitere Abrundung des Profils ergeben. Dazu habe ich zungekestet, welche Linienprofile
unter Annahme eines andergrGesetzes enstehen wirden. Der Kern der Linie entsteht-in Be
reichen, in denen die in Beobachtungsrichtung projizigvtedgeschwindigkeit bei - cosy ~ 0
liegt, die Linienréander entsprechend bet +v.,. Um runde Linienprofile zu erzeugen, muss die
Intensitat im Linienzentrum abgeschwacht und an den Ramglestarkt werden, also der rdum-
liche Bereich des Sternwindes, in dem O ist verkleinert und der Bereich, in dem~ v, ist
vergrolRert werden. Das erreicht man im Modell durch einB8gmé Beschleunigung, also ein klei-
neress (fur dasp-Gesetz siehe Abschnitt 4). Um die Linien noch zusatzlickerbreitern, muss
die Endgeschwindigkeit des Windes hochgesetzt werden. Mir ist leider noch nicht gelungen,
ein vorzeigbares synthetisches Spektrum zu errechnen.

Um die Linienprofile der anderen Sterne zu reproduzieréstasidardmafig eine Mikroturbu-
lenz innerhalb des Windes im POWR-Code implementiert, dspeechende Modellparameter ist
die Dopplergeschwindigkeityop, der in den Modellgittern auf 100 kmsgesetzt ist. Auch die-
sen Parameter habe ich testweise hochgesetzt. Die Bewedguidikroturbulenz ist statistisch
verteilt und liefert ensprechend ein GaufRprofil. Eine Fajtdes Linienprofiles mit einem weite-
ren Gaul3profil kann zwar eine Linienverbreiterung aber Ratationsprofil einer ausgerichteten
Geschwindigkeitsverteilung liefern. Trotzdem habe iat Eiodell mit vgop = 1300 km st und
Vo = 1700 km st gerechnet, um sicher zu gehen.
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Abbildung 10.7: Spektrum von BAT99 07 und Modell mifop, = 1300km st und v, =
1700kms?.
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10 Sterne mit runden Linienprofilen

Abbildung 10.7 zeigt das errechnete Spektrum 14-19 mik santhter Mikroturbulenzge-
schwindigkeit und leicht erhéhter Endgeschwindigkeits Adergleich zeige ich die Beobach-
tungsdaten von BAT99 07. Die Linienbreiten und -starkendeameproduziert, nicht aber die Li-
nienprofile. Unter den Interpretationsmdglichkeiten, B@VR-Modelle beim derzeitigen Stand
liefern, gibt die vereinfacht gerechnete schnelle Rotatiie Beobachtungen am besten wieder.

Gegenargumente gibt es trotzdem reichlich. Die auf die blesnhriebene Methode ermittelten
Geschwindigkeiten sind sehr hoch, schon durch ihre Nahe,gskup und noch unabhangig
von der Uberlegung des Drehimpulsverlustes. AuRerdeneaedie Sterne, die Vink (2007) als
schnelle Rotatoren ermittelt, keine runden Linienprofile.

Rotation fuhrt zu einer gewissen Durchmischung im Inneen$ternes (siehe Maeder 1999).
Es ware also denkbar, dass bei schnell rotierenden Stemoeluke des Helium-Brennens be-
reits an der Oberflache erscheinen. Dies ist bei den Kamidét schnelle Rotatoren nicht zu
beobachten.

Eine weiteres Argument gegen die Rotationsthese ist fdigenBAT99 19 ist ein bekannter
Doppelstern mit einer Periode vdn= 17.99d (siehe Foellmi et al. 2003) und einem Radius von
6.36 R, (siehe Tabelle 7.4). Geht man davon aus, dass der WN-Stermaeseédrmere in dem
Doppelsternsystem ist, dann kann sich seine Eigenrotatiodie Rotation des Doppelsternsys-
tems durch Gezeitenkrafte angeglichen, dhnlich wie beimdsiehe zur Rotationssynchroni-
sierung zum Beispiel de Mink et al. 2007). Dann wiirde man amafay des Sternes mit dem
UmfangU eine Geschwindigkeit messen von

U 21x636R
ot = T T 1799% 24 % 3600s

Dies liegt weit unter der ermittelten Geschwindigkeit vd&0@ km st und spricht gegen die
Aussagekraft der Ergebnisse fur die Rotation. Diese Aligahg ist sehr unempfindlich gegen-
Uber Fehlern in den benutzten Werten. Selbst wenn der R20iB&s (also das Dreifache) be-
tragen wirde und die Periode nur 2d (vielleicht ein Zehntéime ein Faktor von 30 hinzu,
die Geschwindigkeit wéare 600km st und mit der oben beschriebenen Methode immer noch
nicht nachweisbar. Die Rotation des WN-Sternes und die aggp€isternsystems mussten also
unabhangig voneinander sein, wenn die oben ermittelteteVgéaubhaft sind.

~ 18kms?. (10.5)

Schliel3lich bleibt festzuhalten, dass die Rotationsthegeeifbar ist. Es gibt jedoch auch keine
alternative These, die die Linienprofile erklaren kann.

10.4 Vorschlage zur Klarung der Rotationsfrage

Die genannten Sterne BAT99 7, 19, 51, 88, 94 und WR 002 sind @weifel interessante Ob-
jekte, die in ihren runden Linienprofilen eine Gemeinsairka&ben, die die anderen untersuchten
WN-Sterne nicht aufweisen. Um sicher festzustellen, obodsdabei um schnelle Rotation han-
delt, braucht man zusétzliche Informationen.

Zundachst bietet es sich nattrlich an, gerade auch dies&®lgjef Linienpolarisation zu unter-
suchen. Dabei misste man genau darauf achten, ob sie Upelibhtstark genug sind bzw. wie
lange man beobachten misste, um sinnvolle Ergebnisse mmbetn. Nach Liermann (2008)
kann man prifen, ob es moglich ware, den Sternwind mit leterhetrie raumlich aufzulésen.
Mit Interferometrie kdnnte man jedoch keine LinienlagenSpektrum bestimmen. Eine weitere
Methode besteht darin, in zeitlich aufgeldsten, in der ¥diinge hochaufgeldsten Spektren nach
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10.4 Vorschlage zur Klarung der Rotationsfrage

Unregelmafigkeiten im Linienprofil zu suchen. Diese bilddmwegelmafigkeiten in der Wind-
struktur ab. Wandern sie mit der Zeit im Linienprofil und daim Geschwindigkeitsraum, kann
man das Geschwindigkeitsfeld rekonstruieren (siehe damuBeispiel Chené & St.-Louis 2007).
Alle diese Vorschlage und mogliche weitere missen auf Awllvarkeit auf die oben genannten
Falle geprift werden.

Von der theoretischen Seite her ware es ein Ziel, eine hydiardisch ermittelte Windstruktur
eines schnellen Rotators im letzten Teil des POWR-Codes,fdemal-Job, zu implementieren.
Erste Versuche dazu gibt es bereits. Der POWR-Code beregasn&trahlungs- und das Tempera-
turfeld fir einen Quadranten und im mitbewegten Bezugegsygsiehe Abschnitt 4). Im formal-
Schritt wird dann das integrierte Spektrum im Beobachstesy berechnet. Hier kann ein von der
Strahlungstransportrechnung abweichendes Dichte- usdh@endigkeitsfeld vorgegeben wer-
den (siehe dazu zum Beispiel analoge Schritte fir den CMFGREYE von Groh et al. 2008).
Das Problem ist, dass dabei das Konzept der Flachen glesdsmhwindigkeiten (Constant Ra-
dial Velocity Surfaces, CRVS, siehe Abschnitt 4) moglieheise aufgegeben werden muss. Bei
den Berechnungen sind die beiden Alternativen von thesmletin Rotationswindstrukturen zu
testen; die Anreicherung der Dichte in einer Scheibe um dgrafor oder wie ein Jet entlang der
Rotationsachse. Dies wéare eine bessere Naherung als ehgagdiche Rotationsfaltung. Das
Geschwindigkeits- und das Dichtefeld beeinflussen jedach den Strahlungstransport selbst —
ebenso wie die vom Breitengrad abhangige Gravitations-Strahlungsfluss rotierender Sterne.
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