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1 Wolf-Rayet-Sterne

Im Jahr 1867 beobachteten die franzdésischen Astronomen Charles Wolf und Georges Rayet
am Pariser Observatorium drei aullergewdhnliche Sterne, deren Spektren fast ausschlieB3-
lich von Emissionslinien gepridgt waren (nach Beals 1929). Diese Sterne wurden zu Ehren
ihrer Entdecker Wolf-Rayet-Sterne oder kurz WR-Sterne genannt und bilden eine neue
Spektralklasse. Erst zu Beginn der 30er Jahre des 20. Jahrhunderts waren die Wissen-
schaftler jedoch in der Lage die spektralen Besonderheiten der WR-Sterne im Zuge neu-
er Erkenntnisse der Atomphysik zu erkldren. Beals (1929) erkannte, dass grole Mengen
der Sternmaterie mit hoher Geschwindigkeit von der Sternoberfliche abgestoflen werden.
Ferner entdeckte Beals, dass aus diesen hohen Geschwindigkeiten die breiten Emissionsli-
nien, aufgrund des Dopplereffekts, resultieren. WR-Sterne verlieren durch den Sternwind
enorme Mengen ihrer Masse. Sie erreichen Massenverlustraten von bis zu 107 My /yr. In
anderen Worten bedeutet dies, dass die Masse eines WR-Sterne in 10* Jahren um bis zu
eine Sonnenmasse abnehmen kann. WR-Sterne leisten dadurch einen wichtigen Beitrag
zur Anreicherung der interstellaren Umgebung mit verschiedenen Elementen und nehmen
somit eine bedeutende Position im Materiekreislauf ein.

Im derzeit aktuellen Katalog von van der Hucht (2006) sind 289 galaktische WR-Sterne
gelistet. In der Groflen Magellanschen Wolke wurden bisher 134 (Breysacher et al. 1999)
und in der Kleinen Magellanschen Wolke zwolf (Massey et al. 2003) WR-Sterne entdeckt.
Im Vergleich zu allen Sternen der Galaxis ist dies nur ein sehr kleiner Bruchteil. Die gerin-
ge Anzahl an Wolf-Rayet-Sternen kann mit der Lebensdauer in der WR-Phase begriindet
werden, die relativ zur Gesamtlebensdauer sehr kurz ist. Traditionell interpretiert man das
WR-Stadium als Spitphase in der Entwicklung massereicher Sterne, die ihre Hiillen bereits
abgestoflen haben. Die verbleibenden Massen der WR-Sterne liegen in einem Bereich von
10 Mg bis zu 60 Mg. Die Temperaturen der WR-Sterne sind mit Effektivtemperaturen von
bis zu 150kK sehr hoch (Hamann et al. 2006). Diese hohen Temperaturen begiinstigen die
energieerzeugenden Prozesse im stellaren Kern, sodass diese schneller ablaufen konnen.
Dadurch werden die einzelnen Brennphasen, also die Zeit die fiir die Fusion der Menge
eines Elements bendotigt wird, verkiirzt. Nur massereiche Sterne entwickeln sich zu Wolf-
Rayet-Sternen. Die notige Ausgangsmasse zum Erreichen der WR-Phase ist umstritten.
Hamann et al. (2006) geben eine minimale Anfangsmasse von 22 Mg an.

Das Spektrum eines Wolf-Rayet-Sterns besteht nach Conti (1982) aus einem kontinuier-
lichen Spektrum mit hoher Effektivtemperatur, welche von breiten Emissionslinien iiber-
lagert ist. Absorptionslinien werden nur als blauverschobene Komponente in Form von
P-Cygni Profilen beobachtet. In Abhéngigkeit der chemischen Zusammensetzung unter-
gliedern sich WR-Sterne in die Sterne der Stickstoff- (WN-Sterne) und der Kohlenstoft-
sequenz (WC-Sterne). In beiden Typen ist Helium das dominierende Element, allerdings
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iiberwiegen in den Spektren der WN-Sterne auflerdem die Stickstofflinien und bei den WC-
Sternen die Kohlenstoft- bzw. Sauerstofflinien (Conti 1982). Diese Zweiteilung der WR-
Sterne liegt in den Fusionsprozessen im Kern begriindet. In der ersten Brennphase wird
Wasserstoff zu Helium fusioniert. Bei massereichen Sternen, die spiter die WR-Phase er-
reichen, geschieht dies iiber den CNO-Zyklus. Die Elemente Kohlenstoff, Stickstoff und
Sauerstoff werden dabei zyklisch ineinander umgewandelt. Aufgrund sehr unterschiedli-
cher Reaktionsgeschwindigkeiten wird beim Durchlaufen des CNO-Zyklus insbesondere
Stickstoff zu Lasten des Kohlenstoff- und Sauerstoffgehalts angereichert. Bei den WN-
Sternen ist dieses CNO-prozessierte Material in der Atmosphére sichtbar. Dies bedeutet je-
doch nicht, dass der Stern noch Wasserstoff fusioniert, wenngleich einige WN-Sterne auch
Wasserstoff zeigen. Man geht hingegen davon aus, dass sich die meisten WR-Sterne, dar-
unter alle WC-Sterne, bereits im Heliumbrennen befinden. Die Materie des CNO-Zyklus
ist somit nur ein Fragment des Wasserstoffbrennens. In der weiteren Entwicklung wird das
Wasserstoffbrennen durch die Abnahme des Wasserstoffgehalts und die Zunahme des He-
liumgehalts aus dem Kern in die aulen liegenden Schichten verlagert. Dies wird auch als
Wasserstoffschalenbrennen bezeichnet. Dadurch werden die Temperatur und der Druck im
Sterninnern gesteigert, sodass eine neue Brennphase ziinden kann. Im sogenannten Heli-
umbrennen wird Helium zu Kohlenstoff fusioniert. Dieser Kohlenstoff ist in den Spektren
der WC-Sterne sichtbar.

In dieser Arbeit sollen die Spektren der WN-Sterne gleichen Subtyps aber verschiedener
Galaxien auf Gemeinsamkeiten und Unterschiede untersucht werden. Dabei soll insbeson-
dere der Einfluss der Metallizitdt analysiert werden. In astrophysikalischen Betrachtungen
werden alle Elemente, die schwerer als Wasserstoff und Helium sind, als Metalle bezeich-
net. Die relativen Massenanteile eines Sterns konnen somit durch nur drei Symbole - X
fiir Wasserstoff, Y fiir Helium und Z fiir die Metalle - dargestellt werden. In diesem Sin-
ne spricht man auch von der Metallizitit Z eines Sterns (z.B. Weigert et al. 2009). Die
Metallizitit einer Galaxie ergibt sich demnach iiber dem Mittelwert des Metallgehalts vie-
ler Sterne. Die Sonne hat einen Metallmassenanteil von 2% (Z = 0.02). Das bedeutet im
Umkehrschluss, dass die Sonne zu 98% aus Wasserstoff und Helium besteht. Sterne oder
Galaxien mit geringerer Metallizitdt werden als metallarm, jene mit hoherem Metallgehalt
als metallreich bezeichnet. Fiir die Metallizitdt der Milchstrale wird der solare Wert an-
genommen. Fiir die Grofle Magellansche Wolke wurde ein geringer Metallgehalt ermittelt,
der in etwa einem Dirittel der galaktischen Metallizitét entspricht. Der Metallanteil in der
Kleinen Magellanschen Wolke ist mit ndherungsweise einem Zehntel des solaren Werts
sogar noch geringer (Foellmi et al. 2003a).

Nach einem Uberblick iiber das Klassifikationssystem der WN-Sterne (Kapitel 2) und
eine Einfilhrung in den PoWR-Code (Kapitel 3) folgt der Vergleich der Spektren in Ka-
pitel 4. Daran anschliefend wird der Einfluss der Metallizitit in Kapitel 5 diskutiert. Im
letzten Kapitel werden die verschiedenen Resultate noch einmal zusammengefasst darge-
stellt.



2 Spektrale Klassifikation der WR-Sterne

Die spektrale Einordnung der WR-Sterne, die auch als Subtyp des Sterns bezeichnet wird,
bezieht sich in erster Linie auf die im Spektrum sichtbaren Emissionslinien. Da diese in
den optisch dichten Sternwinden der WR-Sterne entstehen, liefert die Angabe eines Spek-
traltyp zunichst wenig Informationen {iber die den Stern selbst. Vielmehr werden durch
den Spektraltyp ansatzweise Ionisationsverhiltnisse einzelner Elemente im Sternwind und
somit ein grober Indikator fiir die Temperatur der Atmosphére angegeben. Erst mit genauer
Analyse der Sternatmosphére lassen sich Riickschliisse auf die physikalischen Parameter
wie Leuchtkraft oder Effektivtemperatur des darunter liegenden Sterns ziehen.

2.1 Historische Entwicklung

Das erste Klassifikationsschema fiir WR-Sterne, das im Jahre 1938 von der Internationa-
len Astronomischen Union (IAU) anerkannt wurde, entwickelten Beals und Plaskett im
Jahre 1935. Demnach lassen sich alle WR-Sterne in zwei verschiedene Gruppen gliedern,
die als WN- bzw. als WC-Sterne bezeichnet werden. Entsprechend der Benennung domi-
nieren bei den WN-Sternen neben den Helium- vor allem die Stickstofflinien das Spek-
trum. Wenngleich bei einigen WN-Sternen zusitzlich Kohlenstofflinien zu erkennen sind,
bleibt die Systematisierung eindeutig, da WC-Sterne durch das Fehlen von Stickstoffli-
nien gekennzeichnet sind. Des Weiteren zeigen die WC-Sterne neben den Heliumlinien
die namensgebenden, starken Kohlenstoff- sowie Sauerstofflinien. Beide Klassen wurden
weiter untergliedert in Abhingigkeit bestimmter Linien- und Ionisationsverhéltnisse so-
wie nach dem Vorhandensein bestimmter Ionen. Die Sterne der Stickstoffsequenz wurden
in die Subtypen WN5 bis WN8 und die Sterne der Kohlenstoffsequenz in WC6 bis WC8
unterschieden (nach Hiltner & Schild 1966).

Erst etwa dreiflig Jahre spiter wurde das eindimensionale System von Beals um eine
zweite Dimension durch Hiltner & Schild (1966) erweitert, in der die WN-Sterne hin-
sichtlich der Linienbreite nach WN-A- und WN-B-Sequenzen differenziert wurden. Sterne
der WN-A-Sequenz zeigen dabei relativ schmale Emissionslinien, ein starkes Kontinuum
und mehrheitlich charakteristische Absorptionslinien eines OB-Sterns auf Grund dessen
damals viele dieser Sterne als Doppelsterne identifiziert wurden. Die Reprisentanten der
WN-B Sequenz sind hingegen durch breite Emissionslinien im Spektrum gekennzeichnet.
Smith (1968) verwarf anschlieBend die Systematisierung in WN-A und WN-B und ent-
wickelte ein eigenes, konsistentes Klassifikationsschema fiir WR-Sterne. Die WN-Sterne
wurden dabei in sieben Subtypen WN3 bis WN8 auf Basis einer qualitativen Analyse der
Ionisationsverhiltnissen der dominierenden Stickstofflinien (bspw. WN8: N > N1v ) und
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teilweise unter zusatzlicher Beriicksichtigung von Heliumlinien gegliedert. Die Untertei-
lung der WC-Sterne in die Subtypen WCS5 bis WC9 basierte hingegen auf einer quantita-
tiven Betrachtung der Ionisationsverhiltnisse markanter Kohlenstofflinien. Mit einer Wei-
terentwicklung des Klassifikationsschemas nach Hiltner & Schild (1966) fiir WN-Sterne
kehrte Walborn (1974) zuriick zu dem WN-A/WN-B-System und fiigte weitere Kategori-
en der Form WN-A(B), WN-AB, WN-(A)B in Abhéngigkeit der Breite der N 1v-Linie bei
24057 A hinzu.

Die bestehende WR-Klassifikation nach WC- und WN-Sternen wurde durch Barlow
(1982) um eine weitere Kategorie ergénzt, der diejenigen Sterne zugeordnet sind, die prin-
zipiell als WC-Sterne identifiziert wurden, jedoch auffillig starke Sauerstofflinien im Spek-
trum zeigen. Diese WO-Klasse gliedert sich in vier Subtypen WO1 bis WO4, welche in
erster Linie iiber relative Sauerstofflinienstarken definiert sind. WR-Sterne, die abgesehen
von den Helium-, sowohl Stickstoff- als auch starke Kohlenstofflinien in Emission zeigen,
gehoren nach Vorschlag von Conti & Massey (1989) der zusitzlichen WN/C Sequenz an.
Bis fiir die Mehrzahl dieser Sterne nachgewiesen werden konnte, dass sowohl der Stick-
stoff, als auch der Kohlenstoff von ein und demselben WR-Stern stammen, wurden diese
filschlicherweise alle als Doppelsterne charakterisiert.

Eine Zweiteilung der WR-Sterne der Stickstoffsequenz besteht weiterhin aus den soge-
nannten friihen Typen WN2 bis WNS5, die als WNE (E fiir engl. early) bezeichnet werden
und aus den spiten Typen WNL (L fiir engl. late) zu denen die Sterne der lonisations-
sequenz WN7 bis WN11 gehoren (Crowther 2008). Die Spektralklasse WNG6 bildet da-
bei die Grenze und gehort folglich weder zur WNE- noch zu WNL-Klasse. Im Spiteren
beziehen sich die Bezeichnungen WNL und WNE auch auf das Vorhandensein bzw. die
Abwesenheit von Wasserstoff in der Sternatmosphire. Insbesondere gilt dies allgemein
fiir alle Modellgitter (vgl. Abschnitt 3.2) und im Speziellen fiir die Sterne der Milchstra-
Be. Die Verwendung der Begriffe ist demnach kontextgebunden. Die Bezeichnungen sind
historisch entstanden und bedeuten somit nicht, dass sich WNE-Sterne in einem friihen
Entwicklungsstadium befinden. Ganz im Gegenteil, denn nach Conti (1979) entwickeln
sich die wasserstofffreien WNE-Sterne aus den wasserstoffhaltigen WNL-Sternen, womit
die Bezeichnungen gegensitzlich zur vermuteten Sternentwicklung sind.

2.2 Dreidimensionales Klassifikationssystem nach Smith
et al. (1996)

Smith et al. (1996) entwickelten ein dreidimensionales WN-Klassifikationssystem, wo-
nach die einzelnen Ionisationsklassen unter anderem iiber das Linienverhéltnis Hem/He1
beziiglich Linienhohe und Breite, bestimmt sind (vgl. Tabelle 2.1). Es wird deutlich, dass
mit steigender Spektraltypnummer sowohl die Verhiltnisse der Peakhdhen als auch der
Aquivalentbreiten abnehmen, also eine wirkliche Ionisationssequenz zu erkennen ist.
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2.2.1 lonisationssequenz

In der WN-Spektralklassifikationen von Hiltner & Schild (1966) wurden iiberwiegend
Stickstofflinien als Ionisations Indikatoren verwendet. Diese Linien sind jedoch nach Smith
etal. (1996) unzuverlissig und fiihren teilweise zu widerspriichlichen Ergebnissen. Dariiber
hinaus sind beide Heliumlinien in allen Subtypen gut isoliert und nicht kontaminiert, was
in diesem Fall bedeutet, dass bei einem potentiellen Doppelsternsystem keine Verfalschung
des Spektrums durch Uberlagerungen mit Absorptionslinien des Begleiters zu befiirchten
ist. Eine eindeutige Zuordnung zu einer Ionisationssequenz ist allein durch die Helium-
linien nicht zu gewihrleisten, sodass weitere Kriterien mithilfe von Stickstofflinien defi-
niert werden. Hierfiir werden die Verhltnisse Nv bei 14604 A zu N'v bei 14640 A und
N1v bei 24057 A zu N v,ur bei 14604 — 4640 A beziiglich der Peakhohen beriicksichtigt.
Fiir die letztgenannte Linie wird jeweils der Peak der zwei iiberlagerten Linien beriick-
sichtigt, unabhéngig davon, welche Komponente {iberwiegt. Dieses Kriterium ist an das
urspriingliche Klassifikationsschema von Smith (1968) angelehnt und dient insbesondere
der Unterscheidung der Spektraltypen WN4 bis WNG6, da sich die Ionisationsverhéltnisse
von Helium bei diesen stark dhneln. Weitere Subtypen werden dabei iiber das Fehlen ein-
zelner Emissionslinien definiert. Da das erstgenannte Stickstofflinienkriterium aufgrund
von Uberlagerungseffekten beider Stickstofflinien nicht immer eindeutig bestimmbar ist,
wird ein weiteres Stickstofflinienverhiltnis angegeben. AuBBerdem beruht die spektrale Zu-
ordnung zusitzlich auf den Linienhohenverhiltnissen der Kohlenstofflinie C 1v 15805A zu
den beiden bereits genannten Heliumlinien.

2.2.2 Linienstarkekriterium

Die zweite Dimension im Klassifikationsschema bezieht sich einerseits auf die Linienbrei-
te, basierend auf der Halbwertsbreite (engl. full width half maximum, kurz: FWHM) von
He 1114687 A und andererseits auf die Linienstiirke, basierend auf der Aquivalentbreite W,
von He 15411 A. Betriigt die Halbwertsbreite mehr als 30 A oder ist die Aquivalentbreite
grofer als 40 A wird der Buchstabe b (engl. broad) als Suffix angehéngt (vgl. Tabelle 2.1).
Die Halbwertsbreite ist dabei das dominantere Kriterium, da sie im Gegensatz zur Aquiva-
lentbreite einem geringeren Einfluss eines potentiellen Doppelsternsystems unterliegt. Bei-
de Linien wurden primir aufgrund ihres ausgeprégten Profils und ihrer konstanten Préisenz
in allen Spektralklassen ausgewdhlt. Des Weiteren ist die traditionelle WR-Phase mehr
oder weniger dariiber definiert, dass die He n-Linie bei 15411 A in Emission erscheint.

2.2.3 Wasserstoffgehalt

Das Vorhandensein von Wasserstoff in der Sternatmosphére, als dritte Dimension des Klas-
sifikationsschemas, wird mit den Buchstaben o fiir keinen, (h) fiir geringen und h fiir
eindeutigen Wasserstoffanteil gekennzeichnet. Die Existenz von Wasserstoff wurde dabei
mithilfe der oszillierenden Abnahme in der Pickering-Serie des Heliums (engl. Pickering
decrement, kurz: PD), die durch die Uberlagerung der Balmer-Serie des Wasserstoffs mit
jeder zweiten Linie der Pickering-Serie zustande kommt, nachgewiesen. Ausschlaggebend



2 Spektrale Klassifikation der WR-Sterne

fiir die Zuordnung sind dabei zwei Relationen (vgl. Tabelle 2.1 Wasserstoffgehalt), die je
drei benachbarte Linien der Pickering-Serie miteinander in Verbindung setzen. Ergeben
diese Differenzen, unter Verwendung der Peakhohe, ndherungsweise den Wert Null, also
steigen die Peakhohen mit wachsender Wellenldnge kontinuierlich an, enthilt die Sternat-
mosphire keinen Wasserstoff und der Stern wird mit dem Buchstaben o gekennzeichnet.
Entsprechend werden die Bezeichnungen (h) und h verwendet, wenn das Verhiltnis klei-
ner als 0.5 bzw. grofler als 0.5 ist, also eine eindeutige Oszillation im PD und somit Was-
serstoff nachgewiesen werden konnte (vgl. Tabelle 2.1).

Zusitzlich zu diesen drei Dimensionen werden im Spektraltyp auch Informationen iiber
Absorptionslinien im kodiert. Die Endung +0B weist auf einen SB2 (engl. double spectros-
copy binary)-Stern hin oder auf Wasserstoff in Absorption ohne einen Hinweis auf selbigen
in Emission. Die Bezeichnung (+0B) wird verwendet, wenn es sich um ein visuelles, al-
so auflosbares Doppelsternsystem handelt. Zeigt der Stern im Spektrum Absorptionslinien
unbekannter Herkunft, wird der Suffix +abs angehingt. Stammen die Absorptionslinien
eindeutig vom WR-Stern und ist auSerdem Wasserstoff in Emission zu erkennen, wird die
Bezeichnung ha verwendet.

Nach diesem Schema iiberarbeiteten Smith et al. (1996) die Klassifikation aller bekann-
ten WN-Sterne der Milchstralle sowie zwei Drittel der WN-Sterne der Groflen Magellan-
schen Wolke. Fiir die galaktischen Sterne iibernahm van der Hucht (2001) die Klassifi-
kation von Smith et al. (1996), allerdings als zweidimensionales System ohne die Unter-
scheidung nach Linienstirke und -breite. Diese Dimension wurde, nach Kritik von Con-
ti (1999), unter anderem aufgrund mangelnder physikalischer Legitimation, des Kriteri-
ums der Halbwertsbreite von 30A, und der Tatsache, dass kein Stern des Subtyps WNb
Wasserstoff enthilt, verworfen. Aus diesem Grund wurde ebenfalls die Bezeichnung o,
fiir wasserstofffreie Sterne abgeschafft. Foellmi et al. (2003a) klassifizierte nach demsel-
ben Prinzip die Sterne der Kleinen Magellanschen Wolke. Die spektrale Klassifikation der
WN-Sterne der Groflen Magellanschen Wolke wurden von Breysacher et al. (1999) wei-
testgehend iibernommen, unter Beibehaltung der urspriinglichen Notation b, fiir Sterne mit
sehr starken und breiten Linien. Der Spektraltyp bisher nicht klassifizierter Sterne, wurde
ebenfalls auf Grundlage des Systems von Smith et al. (1996) bestimmit.

2.3 Klassifikation der sehr spaten Typen (WN9 bis WN11)

Crowther et al. (1995) entwickelten weitere Ionisationsklassen von WN6 bis WN11, auf
die Smith et al. (1996) in ihrer Klassifikation bereits verweisen. In Tabelle 2.2 sind die Zu-
ordnungskriterien, welche auf qualitativen Linienverhéltnissen von zusitzlichen Stickstoff-
und Heliumlinien basieren, dargestellt. Eine besondere Rolle spielt dabei die Emissions-
linie N11A3995 A die in der Definition vorheriger Ionisationsklassen nicht beriicksichtigt
wurde. Diese Klassifizierung ist allerdings, im Gegensatz zum zuvor dargestellten Schema,
eher allgemein formuliert und dadurch nicht sehr eindeutig. Es bleibt unbegriindet, wes-
halb Smith et al. (1996) in dem spiteren Klassifikationssystem auf eine Quantifizierung
der Kiriterien fiir die Spektraltypen WN9 bis WN11 verzichten.

10
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2 Spektrale Klassifikation der WR-Sterne

Tabelle 2.2 — Klassifikation der WN-Sterne WN6 bis WN11 nach Crowther et al. (1995)

Spektraltyp Kriterien nach Linienstérke

WN6 Nm ~ N1v, Nvschwach

WN7 Nm > N1, Nm<Hen, HeischwachesP-Cygni
WNS8 Nm > Niv, Nm = Hen, Heristarkes P-Cygni
WN9 Nm > N, kein N 1v

WNI10 Nm ~ N,

WN11 N ~ Hen, Nmschwach

Zur Klassifikation verwendete Linien: He 1140274, He 1.14541A, N 1A3995A, N mAA(4634-4641)A,
N1vA4057A und N vA1(4604-4620)A

Nach van der Hucht (2001) gibt es in der Milchstral3e keine Sterne des reinen Typus
WNI10, jedoch zwei Sterne der Ionisationssequenz WN11, fiir die mir allerdings keine
Spektren vorliegen. Weiterhin gibt es mehrere Sterne, die nicht genau klassifiziert wer-
den konnten und somit als WN9-11 oder WN9-10 eingestuft werden. In der Gro3en Ma-
gellanschen Wolke wurden, Breysacher et al. (1999) und Foellmi et al. (2003b) zufolge,
zwei Sterne als WN10 und drei als WN11 bestimmt. In der Kleinen Magellanschen Wolke
wurden bisher weder Sterne des Spektraltyp WN10 noch WN11 entdeckt (Foellmi et al.
2003a).

2.4 Klassifikationssystem nach van der Hucht (2001)

In seinem siebten Katalog iiber WR-Sterne der Milchstral3e fasst van der Hucht (2001) ver-
schiedene Vorschlage spektraler Klassifikationsschemata fiir WN-, WC- und WO-Sterne
zu je einem Schema zusammen. Die Kriterien, zur Definition der einzelnen Ionisations-
klassen der WN-Sterne, beruhen dabei auf rein qualitativen Angaben iiber die Ausprigung
markanter Stickstoff- sowie teilweise verschiedener Heliumlinien und sind in Tabelle 2.3
dargestellt. Entsprechend werden die WC- und WO-Sterne nach Stérken der Kohlenstoff-
bzw. Sauerstofflinien systematisiert. Die Klassifikation folgt einem eindimensionalem Sys-
tem, welches durch die Ionisationsklassen WN2 bis WN11, WC4 bis WC9 sowie WO1 bis
WO4 strukturiert ist. Letztere werden im Folgenden nicht néher betrachtet.

Bei der Untersuchung des Klassifikationsschemas von van der Hucht (2001) wird deut-
lich, dass scheinbar iiberaus viele verschiedene Stickstoff-, sowie Heliumlinien fiir die Sys-
tematisierung beriicksichtigt werden, wobei die einzelnen Zuordnungskriterien nicht die-
sem Umfang entsprechen. Da in den Definitionen der Ionisationsklassen WN2 bis WN11
lediglich die Ionen, nicht aber die konkreten Wellenlidnge genannt werden und eine ein-
deutige Zuordnung auf Grund der umfangreichen Angaben zu den relevanten Emissionsli-
nien nicht méglich ist, bleibt nach diesem Schema viel Raum fiir Interpretationen. Bspw.
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2.4 Klassifikationssystem nach van der Hucht (2001)

Tabelle 2.3 — Klassifikation der WN-Sterne nach van der Hucht (2001); Smith (1968); van der
Hucht et al. (1981); Barlow (1982); Crowther et al. (1995)

Spektraltyp Hauptkriterium: Stickstofflinien Weitere Emissionslinien
WN2 N v schwach oder fehlend He 1 stark

WN2.5 N prisent, N1v fehlend

WN3 N1v =~ Nv, Nm schwach oder fehlend

WN4 Ni1v = Nv, Nm schwach oder fehlend

WN4.5 N1v > Nv, N schwach oder fehlend

WNS5 Nm ~ Niv = Nv

WN6 Nm ~ Niv, Nv pridsent aber schwach

WN7 Nur > N1v, Nm < Hen 14686 A He1 schwaches P-Cygni
WNS N> Niv, N ~ Hen 14686 A He 1 starkes P-Cygni

WN9 N > N, N1v fehlend He1 P-Cygni

WNI10 Nm ~ Nu Balmer Linien, He1 P-Cygni
WNI11 Nu ~ Heu, N1 schwach oder fehlend Balmer Linien, He 1 P-Cygni

Zur Klassifikation verwendete Linien: He 113888 A, He 114027 A, He 114471 A, He1.14921 A, He 115875 A,
Hen 44200 A, He 1 14340 A, He 1 14541 A, He 1 14686 A, He 1 14861 A, Hen 15411 A, He 1 16560 A,
N1uA3995 A, N A1(4634 — 4641) A, Nm 15314 A, N1v 113479 — 3484) A, N1v 14057 A, Nv 14603 A,
Nv 14619 A und N v 21(4933 — 4944) A

werden sieben Hen-Linien verschiedenster Wellenldngen aufgezihlt, welche fiir die Zu-
ordnung beriicksichtigt werden sollen. Dieses Ion wird jedoch ausschlieBlich fiir die De-
finition des Subtyps WN11 benétigt. Des Weiteren ist die Grundlage fiir die Definition
eines WN10-Typs fraglich, da es keinen Vertreter gibt, an dem die festgelegten Eigen-
schaften begriindet werden konnen. Obwohl das quantitative Klassifikationsschema von
Smith et al. (1996) als Quelle genannt wird, stellt van der Hucht (2001) ein Schema zu-
sammen, welches auf qualitative Betrachtungen der Emissionslinien beruht und dadurch
weniger prizise ist.

Hamann et al. (1995b,a) fiihrten eine erneute Unterscheidung der WN-Sterne nach Li-
nienstirken, in Anlehnung an Hiltner & Schild (1966), ein. Sterne mit starken Linien, was
in diesem Fall bedeutet Wy(Heu 15411 A) > 37 A, werden mit -s (engl. strong) gekenn-
zeichnet. Entsprechend deutet die Bezeichnung -w (engl. weak) auf Sterne mit schwachen
Emissionslinien hin. Dies gilt allerdings nur fiir galaktische Sterne der Ionisationssequen-
zen WN2 bis WN6. Obwohl van der Hucht (2001) diese Unterscheidung nicht iibernahm,
hielten Hamann et al. (2006) weiter daran fest. Da sich meine Untersuchungen auf die
Klassifikation von Hamann et al. (2006) beziehen, behalte auch ich die Unterscheidung
nach starken und schwachen Emissionslinien bei.
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2 Spektrale Klassifikation der WR-Sterne

2.4.1 Vergleich der Klassifikationssysteme Smith et al. (1996) und van
der Hucht (2001)

Im Vergleich beider Systeme fillt zunichst die unterschiedliche Herangehensweise in Be-
zug auf qualitative und quantitative Definitionen der Spektraltypen auf. was einen sehr star-
ken Einfluss auf die Eindeutigkeit und die Genauigkeit der Schemata hat. Wihrend Smith
et al. (1996) Heliumionen als primires Entscheidungskriterium verwenden, verweist van
der Hucht (2001) in seiner Ubersicht hauptsichlich auf Stickstoffionen. Dieselben Linien
werden ebenfalls von Smith et al. (1996) als Nebenkriterien beriicksichtigt, wobei hier kon-
krete Linienverhiltnisse angegeben werden und nicht nur Verhéltnisse verschiedener lonen
und eine Liste moglicher Emissionslinien, auf die sich diese Angaben beziehen konnten.
Nahezu alle von Smith et al. (1996) zur Definition der Ionisationsklassen verwendeten Li-
nien finden sich auch in der Liste der von van der Hucht (2001) genutzten Emissionslinien
wieder. Dies ist nicht sonderlich {iberraschend, da es sich bei letzterem Schema ausschlie3-
lich um eine Sammlung verschiedener Vorschldge zur Klassifikation der WR-Sterne han-
delt. Lediglich die Kohlenstofflinien, die Smith et al. (1996) als zusitzliche Kriterien in
ihrem Schema angeben, haben nach van der Hucht (2001) keinen Einfluss auf die Klassifi-
kation der WN-Sterne.

Unterschiede zeigen sich weiterhin teilweise in den einzelnen Definitionen der Ionisati-
onssequenzen, wobei hierfiir nur die beiden Nebenkriterien der Stickstofflinienverhiltnisse
im Schema nach Smith et al. (1996) zum Vergleich herangezogen werden konnen. In der
Systematisierung nach van der Hucht (2001) wird der Subtyp WN2, wie auch bei Smith
et al. (1996), in Bezug auf das Fehlen der Stickstofflinie N v definiert. Ubereinstimmungen
gibt es auch bei der Definition des Subtyps WN3 iiber die Abwesenheit der Stickstoffli-
nien von Nm und bei der Dominanz von Nv iiber N1v. Im Gegensatz dazu gibt es bei
der Definition des Spektraltyp WN4 Unterschiede. Im Schema nach van der Hucht (2001)
werden fiir diesen Subtyp die Spektrallinien der Stickstoffionen N 1v und N v als annidhernd
gleichstark beschrieben, Smith et al. (1996) geben hier allerdings ein Linienverhéltnis von
N1v/Nv,u = 0.6 an. In der letztgenannten Definition sind die Stickstofflinien somit nicht
anndhernd gleich, sondern verhalten sich im Verhéltnis 2/3 zueinander. Das beschriebene
Verhiltnis bezieht sich auf den Peak der beiden, nahezu iibereinstimmenden Stickstofflini-
en, sodass durch Uberlagerungen Abweichungen entstehen konnten. In beiden Klassifizie-
rungen wird N 1 {ibereinstimmend als schwach eingestuft, sodass dieser Einfluss eher von
geringerem AusmaB sein sollte. Der Subtyp WN5 ist in beiden Schemata iiber die Ahnlich-
keit des zwei- und vierfach ionisierten Stickstoff definiert. Abweichend zu van der Hucht
(2001), der zusétzlich gleichstarke Stickstofflinien von N1v, N m1 und N v fordert, ist nach
Smith et al. (1996) ein Verhiltnis der Peakh6hen von N 1v zu N m1,v von 2.5 zu erwarten. In
diesem Fall konnte dies allerdings auf die Uberlagerung der beiden eng benachbarten Lini-
en des ionisierten Stickstoff zuriickzufiihren sein, da beide Ionen vorhanden sind. Geringe
Unterschiede zwischen den beiden spektralen Klassifizierungssystemen gibt es ebenfalls
bei den Kriterien der Ionisationsklasse WN6. Einerseits ergibt nach Smith et al. (1996) der
Quotient aus den Linienhohen der Stickstoffionen N 1v und N m,v einen Wert von 0.8, ande-
rerseits bestimmt van der Hucht (2001) hingegen eine niherungsweise gleiche Ausprigung
des zweifach und dreifach ionisierten Stickstoffs , wobei der vierfach ionisierte Stickstoff in
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2.4 Klassifikationssystem nach van der Hucht (2001)

beiden Systematisierungen als relativ schwach gilt und Uberlagerungseffekte somit kaum
eine Rolle spielen. Die Definitionen der Spektralklassen WN7 bis WN8 stimmen weitest-
gehend iiberein, insofern quantitative und qualitative Klassifizierungen vergleichbar sind.
Die Kiriterien fiir die Subtypen WN9 bis WN11 sind bei van der Hucht (2001) identisch
mit denen von Crowther et al. (1995) und bleiben von Smith et al. (1996) vollkommen
unberiicksichtigt.

Beim Vergleich beider Systeme zeigen sich demnach nicht vernachlidssigbare Unter-
schiede in der Vorgehensweise, den relevanten Auswahlkriterien und teilweise in den in-
haltlichen Definitionen der Kriterien, sodass man zunéchst die Befiirchtung haben konnte,
dass die galaktischen WR-Sterne einer anderen Spektralklassifikation unterliegen, als die
die Sterne der GroBen und Kleinen Magellanschen Wolke. Vergleicht man jedoch die Sub-
typen, die fiir die einzelnen Sterne bestimmt wurden und die van der Hucht (2001) in
seinem siebten Katalog auflistet mit denen, die von Smith et al. (1996) bestimmt wurden,
stimmen die jeweiligen Spektraltypen exakt iiberein. Lediglich die zusétzlichen Bezeich-
nungen, die die Sterne noch detaillierter beschreiben, sind abweichend. Zum einen wurden,
wie bereits zuvor erwéhnt, einige Bezeichnungen, die im dreidimensionalen System von
Smith et al. (1996) eingefiihrt wurden, von van der Hucht (2001) wieder verworfen und
zum anderen sind auf Grundlage besserer Spektren neue Zusatzbezeichnungen gewdhlt
wurden. Es gibt somit keine abweichenden Klassifikationssysteme fiir Sterne der Milch-
strafle und der Kleinen bzw. Grolen Magellanschen Wolke. Im Folgenden wird daher das
Klassifikationssystem von Smith et al. (1996) als Referenz verwendet.
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3 PoWR-Potsdamer Modellatmospharen

Fiir diese Arbeit sind keine neuen Modelle berechnet wurden, es wurden nur bereits be-
stehende Modelle verwendet. Die WNE- und WNL-Gitter fiir WN-Sterne der Milchstralle
sowie fiir WN-Sterne der GroBen und der Kleinen Magellansche Wolken, waren iiber die
Arbeitsgruppe um Prof. Dr. Hamann verfiigbar. Es sollte jedoch erwihnt werden, dass
die LMC-Sterne groBtenteils mit den galaktischen Gitter berechnet wurden. Nach Riihling
(2008) sind die Unterschiede jedoch nicht gravierend, wie sie bei der Analyse einzelner
Sterne mit LMC-Modellen feststellte.

Der PoWR-Code (Potsdamer Modelle fiir Wolf-Rayet Sternatmosphéren) ist ein von
Hamann et al. (1995¢) entwickeltes Programm zur Modellierung von Spektren expan-
dierender Sternatmosphéren. Die Intention ist dabei die Gewinnung eines synthetischen
Spektrums der Sternatmosphire, in der die fiir einen WR-Stern typischen Emissionslinien
entstehen, durch die Vorgabe gewisser Sternparameter. Diese Modellspektren, die auch als
synthetische Spektren bezeichnet werden, basieren dabei auf physikalischen Annahmen
und GesetzmiBigkeiten, die dem jeweiligen Stern zugrunde liegen. Stimmen anschlieend
die reale Beobachtung und das modellierte Spektrum nidherungsweise iiberein, konnen von
den eingeflossenen Modellannahmen Riickschliisse auf die physikalischen Bedingungen
im Stern gezogen werden. In der Erforschung der WR-Sterne stellt die Entwicklung sol-
cher Modellprogramme einen grofen Fortschritt dar, da iiber ihre Parameter, wie Tempe-
ratur, Leuchtkraft oder Massenverlust, zuvor nur wenig bekannt war. Weltweit gibt es nur
ein weiteres Programm von Hillier (1987a,b) mit einer vergleichbaren Komplexitit des
Potsdamer POWR-Codes.

Bei der Berechnung eines WR-Sterns miissen verschiedene Aspekte, wie die Tempera-
turschichtung des Sternwindes mit den zugehdrigen lonisationsgraden, der Geschwindig-
keitsverlauf des Windes und die Massenverlustrate des Sterns mit entsprechender Dichte-
verteilung, beriicksichtigt werden. Der Strahlungstransport, also die Anderung der spezifi-
schen Intensitit entlang einer Wegstrecke - sozusagen die Bilanz aus Absorption und Emis-
sion - wird dadurch sehr komplex. Das Licht kann gestreut oder absorbiert und bei ande-
ren Wellenldngen wieder emittiert werden. Bei welchen Wellenldngen die Emission statt-
findet, hiingt dabei von den energetisch moglichen Ubergiingen, die durch das Atom be-
dingt sind, ab. Diese haben wiederum jeweils unterschiedliche Ubergangswahrscheinlich-
keiten in Abhéngigkeit des Ionisationsgrades und somit der Temperatur. Zusitzlich weisen
die Wellenldngen iiberall im Wind eine unterschiedliche Dopplerverschiebung auf. Der
PoWR-Code berechnet den Strahlungstransport durch die expandierende Sternatmosphére
und die Besetzungszahlen der beriicksichtigten Elemente, die dem Strahlungseinfluss un-
terliegen. Beide Probleme sind jedoch miteinander gekoppelt, sodass sie nur aufwendig,
numerisch gelost werden konnen. Weiterhin kann kein thermodynamisches Gleichgewicht
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3 PoWR-Potsdamer Modellatmosphiren

(engl. local thermodynamic equilibrium, kurz: LTE) fiir die Sternatmosphére angenommen
werden. Die Besetzungszahlen konnen in dieser non-LTE Situation nicht mit der Saha-
Gleichung berechnet werden.

3.1 Modellparameter

Die Modellrechnungen beruhen dabei unter anderem auf den Annahmen einer sphirisch
symmetrisch expandierenden Sternatmosphire, der Stationaritidt des Fluss sowie einer ho-
mogenen chemischen Zusammensetzung der Atmosphére (Hamann & Gréfener 2004). Ei-
ne Modellatmosphire wird durch die Leuchtkraft, den stellaren Kernradius am #dufleren
Rand, die chemische Zusammensetzung sowie durch die Dichte- und Geschwindigkeits-
verteilung der Sternhiille charakterisiert. Durch die Vorgabe der Massenverlustrate M' (in
Sonnenmassen pro Jahr) und eines Geschwindigkeitfelds wird der Dichteverlauf in der
Atmosphire iiber die Kontinuitéitsgleichung

M = 47rr2p(r)v(r) 3.1

bestimmt. Die Giiltigkeit dieser Gleichung ist wegen der Annahme eines stationiren Fluss
gewihrleistet. Das Geschwindigkeitsfeld wird in den Modellen durch ein sogenanntes
Beta-Gesetz

0(F) = vy (1 - %)ﬁ 32)

angenommen. Prinzipiell ist 8 dabei frei wéhlbar und bestimmt die Steilheit der Annihe-
rung von v(r) an die Windendgeschwindigkeit vs. In den meisten Modellrechnungen wird
B =1 gewihlt.

Da der Stern keine fest definierten Grenzen zwischen Oberfliche, Atmosphire und Wind
aufweist, sondern vielmehr ein flieBender Ubergang stattfindet, wird R, als ,,Sternradius“
und somit auch als innere Grenze der Sternatmosphire bestimmt. Mittels der Rosselando-
pazitit drross = kRossd7 wird der Radius bei einer optischen Tiefe nach Rosseland von

R, := r(TRoss = 20) (3.3)
definiert. Mittels der Leuchtkraft L, und dem Stefan Boltzmann-Gesetz
L, = 4nR*0sgT?, (3.4)

lasst sich so die Effektivtemperatur 7. definieren, wobei osg die Stefan-Boltzmann Kon-
stante ist. Die Notation 7. macht dabei deutlich, dass sich diese Effektivtemperatur stets auf
R. bezieht, wihrend in der Literatur die allgemeine Schreibweise Teg fiir unterschiedliche
Bezugsradien verwendet wird. Fiir die Linienverbreiterung wird ausschlie8lich Doppler-
verbreiterung zugelassen.

M = —ddif, negatives Vorzeichen aufgrund des Massenverlustes.
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3.1 Modellparameter

3.1.1 Chemische Haufigkeiten

In den Modellen, die die WN-Sterne reproduzieren, werden die chemischen Elemente Was-
serstoff, Helium, Stickstoff und Kohlenstoff beriicksichtigt. Weiterhin wird eine Gruppe
von Elementen eingebunden, die neben Eisen auch die benachbarten Elemente Scandium,
Titan, Vanadium, Chrom, Mangan, Kobalt und Nickel beinhaltet. Diese gehen allerdings
gemeinsam als nur ein Element in das Modell ein und werden im Folgenden nur noch als
Eisen bezeichnet. Fiir alle beriicksichtigten Atome muss der Massenanteil, mit dem sie in
der Atmosphire vorkommen, dem Modell iibergeben werden. Eine Ubersicht zur Hiufig-
keitsverteilung ist in Tabelle 3.1 dargestellt. Weiterhin miissen die moglichen Energienive-
aus sowie die moglichen Linieniibergiinge fiir jedes Atom, in einer sinnvollen Anzahl, vor-
gegeben werden. Fiir die eisenartigen Elemente wird dies in sogenannten Superlevels or-
ganisiert. Zusitzlich werden die jeweiligen Ubergangswahrscheinlichkeiten zwischen den
einzelnen Energieniveaus benotigt. Die Modelle der WN-Sterne beriicksichtigen komple-
xe Modellionen des Wasserstoff H, Helium He , Stickstoff N - N v, Kohlenstoff C m-C 1v
und vom Eisen Fe m-Fe x.

3.1.2 Clumping

Seit einigen Jahren wird die Inhomogenitit oder salopp formuliert, die Verklumpung (engl.
Clumping) der Sternwinde im Potsdamer Modellcode mitberiicksichtigt (Hamann & Koes-
terke 1998). Im einfachsten Fall gilt der Sternwind in der Entfernung r von der Sternober-
flache als homogen, wobei die Winddichte gemif der Kontinuitétsgleichung (3.1) nach
auflen hin abnimmt. Damit wird die reale Situation jedoch nur unzureichend beschrieben.
Eine realistischere Annahme ist eine inhomogene Verteilung der Masse. Dabei ist die ge-
samte Masse eines Volumenelement AV nur in einem Bruchteil fy dieses Volumenelements
enthalten, der Rest wird als leer angenommen. Die mittlere Dichte bleibt dabei gleich, die
Masse ist jedoch unterschiedlich verteilt. fyy wird auch als Volumenfiillfaktor bezeichnet
und ist eine dimensionslose Grofe. In den Modellrechnungen arbeitet man anstelle von fy
mit dem sogenannten Clumpingfaktor D, der auch als Dichtekontrast bezeichnet wird. Er
ist als Inverses des Volumenfiillfaktors

D= f; (3.5)

definiert und somit ebenfalls einheitenlos. Ein Clumpingfaktor von D = 5 bedeutet dem-
nach ein Volumenfiillfaktor von fy = % und d.h. wiederum, dass nur 20% des Gesamtvo-
lumens V mit Materie gefiillt sind. Die Zwischenrdume werden als Vakuum angenommen.
In den Modellen des POWR-Codes wird fiir WN-Sterne iiberwiegend ein Clumpingfaktor
von D = 4 und fiir WC- und WO-Sterne iiblicherweise D = 10 angenommen.

3.1.3 Transformierter Radius

Der zunichst empirisch entdeckte Zusammenhang des transformierten Radius R stellt eine
Beziehung zwischen allen zuvor eingefiihrten Grofen her und trigt dadurch zur Reduktion
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3 PoWR-Potsdamer Modellatmosphiren

der Anzahl freier Parameter bei. Schmutz et al. (1989) untersuchten die Abhéngigkeit der
Emissionslinien von den Parametern R, und M in und definierten den ,transformierten
Radius™, zunichst ohne Beriicksichtigung des Clumpings. Sie entdeckten, dass Modelle
mit demselben R-Wert dhnliche Linienbreiten zeigen, unbeeinflusst von verschiedenen
Kombinationen der Parameter R,, M und v.,. Hamann & Koesterke (1998) ergiinzten, mit
Einfiihrung des Clumping in die Modellrechnungen, den transformierten Radius um den
Clumpingfaktor, zu der bis heute verwendeten Definition

Voo / MA~D ] 3.6)

R =R, [2500 km/s | 10-*Mo /yr
Durch die Skalierung mit festen Werten von v, und M hat R, dieselbe Einheit wie R.,
wodurch auch der ungewohnliche Name zustande kommt, der ansonsten keine weitere
physikalische Begriindung hat. Es zeigt sich, dass auch bei dieser Definition des transfor-
mierten Radius Modelle, die mit demselben R; berechnet werden, dhnliche Aquivalentbrei-
ten aufweisen unabhingig von der Konstellation der Werte R, M, ve und D (Hamann &
Koesterke 1998).

Anhand aller eingegebenen Daten berechnet das Programm den Strahlungstransport ent-
lang einer Linie durch die Sternatmosphire und den Wind. Fiir jeden Tiefenpunkt wer-
den die Besetzungszahlen aus den statistischen Gleichungen berechnet. Aufgrund der ex-
pandierenden Sternatmosphdre miissen Dopplereffekte zwischen Strahlung und Atomen
beriicksichtigt werden. Hierzu werden alle Frequenzen auf ein mitbewegtes System (engl.
co-moving frame) transformiert, wodurch die Dopplerverschiebung bereits implizit mit-
beriicksichtigt wird. Das zu berechnende Strahlungsfeld hingt von den Besetzungszahlen
ab, die wiederum vom Strahlungsfeld selbst abhéingen. Beide Probleme bedingen sich so-
mit und kdnnen nur numerisch iterativ gelost werden. Die Konvergenz des Modells ist
erreicht, wenn die Korrekturen der einzelnen Schritte einen festgelegten Grenzwert unter-
schreiten.

3.2 Modellgitter

Die Modelle werden nach den verschiedenen WR-Sterntypen unterschieden und berech-
net. So gibt es Modelle fiir WR-Sterne der Stickstoffsequenz, wobei hier insbesondere
zwischen Sternen mit und ohne Wasserstoffanteil unterschieden wird. WN-Sterne, bei de-
nen kein Wasserstoff in der Atmosphére nachgewiesen werden konnte, werden als WNE-,
die wasserstoffhaltigen als WNL-Sterne bezeichnet. Weiterhin gibt es Modelle fiir WR-
Sterne der Kohlenstoffsequenz, die starke Emissionslinien des Kohlenstoff zeigen und fiir
die sauerstofthaltigen WO-Sterne (Sander 2010; Sander et al. 2011). Fiir jede Galaxie wer-
den wieder neue Modelle benétigt, da sich die chemische Zusammensetzung zwischen den
einzelnen Galaxien unterscheiden kann. Um den Rechenaufwand zu minimieren und die
Analyse zu vereinfachen wird nicht fiir jeden Stern ein eigenes Modell berechnet, sondern
ein Modellgitter fiir alle WR-Sterne derselben Sequenz und derselben Galaxie. Dadurch
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kann ein grofer Parameterraum abgedeckt werden, wobei die Modelle wiederum fiir Ana-
lysen weiterer Objekte dhnlicher Art angewendet werden konnen. Innerhalb eines Modell-
gitters werden die chemische Zusammensetzung, die Leuchtkraft L, der Clumpingfaktor D
und die Windendgeschwindigkeit v, konstant gehalten. Die Leuchtkraft 1dsst sich durch
Skalierung fiir jeden Stern individuell anpassen, solange diese nicht um mehr als etwa
eine GroBenordnung von der Gitterleuchtkraft abweicht. Fiir WN-Sterne gibt es, je nach
Wasserstoffgehalt des Sterns, WNE- und WNL-Gitter. Beide Gitter unterscheiden sich im
Wasserstoffgehalt und in der Windendgeschwindigkeit. Wihrend das WNL-Gitter in der
Milchstrae mit einem Wasserstoffgehalt von 20% der Gesamtstermasse und einer Win-
dendgeschwindigkeit von v, = 1000 km/s berechnet ist, sind die WNE-Gitter wasserstoft-
frei und sind mit v, = 1600 km/s berechnet. Fiir die Kleine Magellansche Wolke werden
die WNL-Modelle noch weiter in WNL20, WNL40 und WNLG60, entsprechend ihres pro-
zentualen Wasserstoffanteils, unterteilt. In allen Gittern der Stickstoffsequenz werden die
Elemente Helium, Stickstoff, Kohlenstoff und Eisen beriicksichtigt. Tabelle 3.1 zeigt die
Basisdaten fiir die existierenden Modellgitter der WN-Sterne.

Tabelle 3.1 — Parameter der Modellgitter (Liermann 2005; Riihling 2008; Pasemann 2011)

MW LMC SMC

WNE WNL WNE WNL WNE WNL20 WNL40 WNLG60
Xu 0.00 0.20 0.00 0.20 0.00 0.20 0.40 0.60
Xte 098 0.78 0.99 0.79 0.99 0.79 0.59 0.39
XN 1.5-1072 0.4-1072 0.15-1072
Xc 1.0-107* 0.7-107* 0.25-107*
Xre * 14-1073 0.6-1073 0.3-1073
veo[km/s] 1600 1000 1600 1000 1600
log L/Lg 5.3 53 53
D 4 10 4

* Modellatom, welches alle Elemente von Sc bis Ni berticksichtigt.

3.2.1 Anordnung im Parameterraum

Die Gitter der Atmosphédrenmodelle sind iiber einem zweidimensionalen Parameterraum
angeordnet, der durch den transformierten Radius R, und die Sterntemperatur 7', bestimmt
ist. Alle anderen Parameter werden im Gitter konstant gehalten. Dadurch kann eine groBe
Anzahl an Sternen schneller analysiert werden und nur fiir wenige Ausnahmen miissen
Spezialmodelle entwickelt werden. Zur iibersichtlichen Klassifizierung und leichteren Iden-
tifikation werden die Modelle durch ein Schema zahlenkodiert. Die Sterntemperatur 7',
wird dabei durch den Index Id7, mithilfe der Gleichung

log(T,/K) = 4.35 + 0.05 - Idy. (3.7)

21



3 PoWR-Potsdamer Modellatmosphiren

reprasentiert. Fiir den transformierten Radius R; sind die Modellnummern, die mit IdR;
bezeichnet werden, iiber den Zusammenhang

log(Ri/Ro) =2.1 -0.1-Idg, (3.8)

definiert. Bei der Angabe eines Modells steht die Sterntemperatur 7', als erste Zahl. Die
Indexwerte konnen durch Umstellen der Definitionsgleichungen theoretisch fiir jeden 7'..-
und R;-Wert mithilfe der Gleichungen

log T, —4.35
Idr, := — o005 3.9
2.1 —logR;
Idp == ———— 3.10
R 0.1 -10)

berechnet werden. Fiir die Gitter werden jedoch nur Indexwerte aus dem Bereich der
natiirlichen Zahlen verwendet. Mit steigendem Indexwert Id7, steigt auch die Sterntem-
peratur. Im Gegensatz dazu sinkt R; mit wachsender Indexnummer Idp, .
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4 Phanomenologie der Spektraltypen in
Abhangigkeit der Metallizitat

Im folgenden Abschnitt werden WN-Sterne der gleichen Spektralklasse aus drei verschie-
denen Galaxien der lokalen Gruppe, der Milchstra3e (engl. Milky Way, kurz: MW), der
Groflen Magellanschen Wolke (engl. Large Magellanic Cloud, kurz: LMC) und der Klei-
nen Magellanschen Wolke (engl. Small Magellanic Cloud, kurz: SMC) miteinander vergli-
chen. Dabei stehen insbesondere der allgemeine Verlauf, die Hohe, Breite, Stirke und die
Form der Emissionslinien der einzelnen Sterne im Fokus. Dazu wurden jeweils zwei Ster-
ne derselben Ionisationssequenz, aus unterschiedlichen Galaxien gegeneinander geplottet
und auf Gemeinsamkeiten und Unterschiede untersucht. Dafiir wurde das, von Prof. Dr.
Hamann und Mitarbeitern entwickelte Programm WRplot verwendet. Die Darstellung er-
streckte sich dabei, je nach Verfiigbarkeit der Beobachtungsspektren, von 1200 A (UV) bis
in den optisch sichtbaren Bereich von ca. 7000 A.

4.1 Beobachtungsdaten

Abgesehen von Doppelsternen, die von der Analyse ausgeschlossen werden, wurde fiir
jeden WN-Stern dieser drei Galaxien zunichst die Verfiigbarkeit der Beobachtungsdaten
iiberpriift. Fiir die Mehrheit der Sterne! waren UV-Beobachtungen des IUE-Satelliten iiber
die Datenbank INES 2 (Newly Extracted Spectra) ffentlich verfiigbar. Einige Sterne sind
jedoch im UV-Bereich nicht beobachtbar, z.B. aufgrund von umgebenden Staubwolken
oder weil sie in Regionen starker interstellarer Rotung liegen. Liegen fiir diese Sterne den-
noch Beobachtungsdaten im optischen Bereich vor, wurden sie in die Analyse aufgenom-
men. Umgekehrt ist dies jedoch nicht der Fall, da die IUE-Daten oftmals zu ungenau und
dadurch fiir einen Vergleich ungeeignet sind. Waren von einem Stern nur Beobachtungs-
daten im UV verfiigbar, wurde dieser Stern daher aus der Untersuchung ausgeschlossen.
Ebenso wurde mit Sternen verfahren, von denen nur sehr schmale Wellenldngenbereiche
im Optischen vorhanden waren oder deren Spektrenqualitét, aufgrund von Rauschen oder
Nebellinien, zu schlecht war. Alle Sterne, die in der Analyse beriicksichtigt wurden, sind
in den Tabellen 4.1 bis 4.2 aufgelistet. Die galaktischen Sterne werden in Anlehnung an
den Katalog von van der Hucht (2001) mit den Buchstaben WR und einer Nummer ge-
kennzeichnet. Die Sterne der Groflen Magellanschen Wolke werden in Anlehnung an den
WR-Katalog von J. Breysacher, M. Azzopardi und G. Testor nach BAT99- (kurz: BAT)

Im folgenden beziehen sich die Schilderungen ausschlieBlich auf Einzelsterne.
Zhttp://sdc.laefF.inta.es/cgi-ines/ITUEdbsMY; Zugriff 13.04.2011
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

oder Brey-Nummern differenziert (Breysacher et al. 1999). Die Systematisierung der WR-
Sterne der Kleinen Magellanschen Wolke erfolgt zu Ehren von Azzopardi & Breysacher
(1979) nach AB-Nummern.

Die optischen Beobachtungsdaten der galaktischen Sterne stammen aus der Arbeitsgrup-
pe um Prof. Dr. Hamann sowie von Torres-Dodgen & Massey (1988) bzw. Torres-Dodgen
& Massey (1999). Die optischen Spektren der LMC-Sterne stammen grofStenteils von Fo-
ellmi et al. (2003b). Weitere optische Spektren lagen auch in diesem Fall der Arbeitsgruppe
von Prof. Dr. Hamann vor bzw. konnten dem Katalog von Torres-Dodgen & Massey (1999)
entnommen werden. Die optischen Beobachtungsdaten fiir die SMC-Sterne wurden von
Foellmi et al. (2003a) und von Torres-Dodgen & Massey (1988) bezogen.

Die vorhandenen Spektren waren zum einen Teil flusskalibriert und zum anderen Teil
bereits normiert. Die vorliegenden IUE-Daten sind ausschlieBlich absolut kalibriert. Fiir
den spektralen Vergleich zweier Sterne wurden normierte Spektren bevorzugt. Die Nor-
mierung erfolgte mithilfe des Modellkontinuums aus dem PoWR-Code. Das beobachtete
Kontinuum wurde dafiir durch das synthetische Kontinuum dividiert. Die optischen Spek-
tren waren groftenteils bereits normiert. Andernfalls wurden auch diese, durch Division
mit dem Modellkontinuum, normiert. Dies betrifft insbesondere die Spektren von Torres-
Dodgen & Massey (1988, 1999).

Tabelle 4.1 — Auswahl der galaktischen Sterne (Hamann et al. 2006)

WR  Subtyp WR  Subtyp WR  Subtyp
1 WN4-s 46  WN3p-w 89 WNS8h
2 WN2-w 49  WN5(h)-w 100  WN7(WNE-s)
3 WN3h-w 51 WN4-w 105 WNO%h
6 WN4-s 54  WN5-w 108  WN9h
7 WN4-s 55 WN7(WNE-w) 115 WN6-w
10  WN5ha-w 61 WN5-w 120 WN7(WNE-w)
16 WNS8h 62 WNG6-s 123 WN8(WNE-w)
18 WN4-s 63 WN7(WNE-w) 124  WNS8h
20 WN5-w 66 WNB8(h) 128  WN4(h)-w
24 WN6ha-w 67 WN6-w 129 WN4-w
28  WN6(h)-w 74  WN7(WNE-w) 130  'WNB8(h)
34  WN5-w 75 WNG6-s 131 WN7h
35 WN6h-w 78 WN7h 134 WNG6-s
37 WN4-s 82 WN7(h) 136 WN6(h)-s
40 WN8h 84 WN7(WNE-w) 152 WN3(h)-w
44 WN4-w 85 WN6h-w 156 WN&8h
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4.1 Beobachtungsdaten

Tabelle 4.2 — Auswahl der Sterne in der Grolen Magellanschen Wolke (Riihling 2008)

BAT99 Brey Subtyp BAT99 Brey Subtyp

1 1 WN3 58 47 WN7h

2 2  WN2b 62 51 WN3

3 3 WN4 65 55 WN4o

7 6 WNdrl 66 54 WN3h
13 WN10h 73 63 WN4.5h
15 12 WN4 74  63a WN3h
16 13 WN7 75 59 WN4o
17 14 WN4o 76 64 WNOh
18 15 WN3h 81 65a WNSh/WC
22 18 WNOSh 82 66 WN3
23 WN3 88  70a WN4b/WCErl
24 19 WN4 89 71  WN7h
25 192 WN4h 94 85 WN4rl
26 20 WN4 96 81 WNS8(h)
30 24  WN6h 98 79  WN6(h)
35 27 WN3 106 82 WN5h
36 29 WN4/WCE 108 82 WNS5h
37 30 WN3o 109 82 WN5h
41 35 WN4 110 82 Of/WN6
44 36 WNS8h 111 82 WNOha
45 WN10h 112 82 WN5h
46 38 WN4o 120 91 WNOSh
47 39 WN3b 122 92  WN5(h)
48 40 WN4 124 93a WN4h
50 41 WN4h 128 96 WN3b
51 42 WN31l 130 WN11h
54 44a WNOSh 131 98 WN4b
55 WNI11h 132 99 WN4
56 46 WN4 133 WN11h
57 45 WN4 134 100 WN4

Tabelle 4.3 — Auswahl der Sterne in der Kleinen Magellanschen Wolke (Foellmi et al. 2003a)

AB/WR  Subtyp

AB/WR  Subtyp

AB/WR  Subtyp

1

WN3ha
2  WN5ha

4 WN6h

10 WN3ha

11 WN4h:a
12 WN3ha
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

4.2 Vorgehensweise

In allen Vergleichsplots wurde zunéchst fiir jeden Stern der absolute, logarithmierte Fluss
iiber der logarithmierten Wellenldnge aufgetragen. Gleichzeitig wurde jeweils das passen-
de Modellkontinuum fiir jeden Stern gegen das beobachtete Spektrum geplottet. Die Mo-
dellgitter sind dabei von Liermann (2005) fiir die MW, von Riihling (2008) fiir die LMC
und von Pasemann (2011) fiir die SMC berechnet wurden. Die passenden Modelle und
die zugehorigen Parameter wie Leuchtkraft, R6tung und Entfernung basieren auf den Re-
sultaten der oben genannten Arbeitsgruppe um Prof. Dr. Hamann und wurden gegebenen-
falls korrigiert, wenn das Modellkontinuum nicht mit dem realen Kontinuumsverlauf tiber-
einstimmte. Fiir die Uberpriifung des spektralen Energieverlaufes wurden ausschlieBlich
IUE-(International Ultraviolett Explorer) Daten verwendet, da diese ausnahmslos flusska-
libriert sind. Die optischen Spektren waren in den meisten Fillen bereits normiert, sodass
ein Vergleich mit dem Modellkontinuum nicht méglich war. Die weiteren Plots zeigen
einen Vergleich der normierten Spektren im Ultravioletten Bereich von 1200 A — 3100 A
sowie im optische Wellenlidngenbereich von 3500 A —7000A. Die wichtigsten Spektralli-
nien sind durch entsprechende Beschriftungen gekennzeichnet. Es wurden je zwei Sterne
gleichen Subtyps aus unterschiedlichen Galaxien gegeneinander geplottet um die phéno-
menologischen Unterschiede und Gemeinsamkeiten bei verschiedenen Metallanteilen un-
tersuchen zu konnen.

Fiir die Subtypen WN3 bis WNG6 folgt nach der Untersuchung der Spektren auch ein
Vergleich der Sternparameter wie Temperatur, Leuchtkraft und Massenverlust. Diese Wer-
te stammen aus den Modellanalysen der Potsdamer Arbeitsgruppe um Prof. Dr. Hamann
(Hamann et al. 2006; Riihling 2008; Pasemann 2011). Der Vergleich der Parameter be-
schrinkt sich auf die frithen Typen (WN3 bis WNG6), da in der SMC keine spiten Typen
vertreten sind.
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4.3 Spektraltyp WN2

Insgesamt wurden nur zwei Sterne aus dem Sample dem Subtyp WN2 zugeordnet. Der
galaktische Stern WR 2 wurde als WN2-w klassifiziert und der LMC-Stern BAT 2 als
WN2b. Im vorderen Teil der Arbeit (vgl. Kapitel 2) wurden diese Notationen bereits vor-
gestellt, hier soll nur noch einmal kurz daran erinnert werden. Die Bezeichnung -w fiir
,.weak“weist auf schwache Linien der Form W, ;(Hemn 15411 A) < 37A (Hamann et al.
1995b,a) hin. Die Endung b-,broad* steht fiir starke Linien und obliegt der Bedingung
Wi(Hem 15411 A) > 40 A (Smith et al. 1996). Beide Sterne sollten geméf ihrer Bezeich-
nung ein eher unterschiedliches Spektrum zeigen. Nach den Klassifikationskriterien von
Smith et al. (1996) sollte im Spektrum eines WN2-Sterns weder He I noch N 1v noch C1v
zu sehen sein.

Der galaktische Stern WR 2 ist mit einem Radius von 0.89 Ry und einer Temperatur
von 140kK (Hamann et al. 2006) derzeit der kompakteste und heileste WN-Stern der
MilchstraBe und befindet sich somit vermutlich in der Endphase seiner Entwicklung, kurz
vor einer Supernova. Die geringe Anzahl von WN2-Sternen konnte méglicherweise auf
eine sehr kurze Verweildauer in der WN2-Phase hindeuten. Der LMC-Stern BAT 2 ist mit
einer Temperatur von 158kK und einem Sternradius von 0.75 Ry (Riihling 2008) sogar
noch heier und kompakter und vermutlich ebenso weit in seiner Entwicklung. Es ist bei
beiden Sternen somit fraglich, ob sie noch eine WC-Phase erreichen werden.

4.3.1 Vergleich der Spektren

In Abbildung 4.1 a sind die Spektren beider WN2-Sterne im optischen Bereich (13500 A —
15990 A) dargestellt. Es zeigt sich, dass der allgemeine spektrale Verlauf beider Sterne
dhnlich ist, da die gleichen Ionen in Emissionen erscheinen. Das Fehlen von bestimmten
Ionen, wie bspw. He 1, kann ebenfalls in beiden Spektren beobachtet werden. Dies ist, auf-
grund der Klassifikationskriterien, auch zu erwarten. In beiden Sternatmosphiren sind fast
keine Hinweise auf Metalle zu finden. Auch dies stimmt mit dem Klassifikationsschema
nach Smith et al. (1996) iiberein.

Zwischen beiden Spektren zeigen sich aber auch deutliche Unterschiede. Wenngleich
die Emissionslinien des galaktischen Sterns als schwach und die des LMC-Sterns als stark
klassifiziert wurden, ist dies im Vergleich nicht sofort offensichtlich, da die Linienbreiten
des LMC-Sterns deutlich geringer sind, als die des MilchstraBensterns. Die Aquivalent-
breite, die fiir die Zuordnung in WN-w bzw. WND relevant ist, ist jedoch in diesem Sinne
keine eindeutige Aussage iliber die Linienbreite, sondern vielmehr iiber die Linienstérke.
Mit der Aquivalentbreite wird laut Definition die Breite des Rechtecks angegeben, das
flichengleich zur beobachteten Spektrallinie ist (Uns6ld & Baschek 1991). Die Aquiva-
lentbreite ist somit kein Langen- sondern ein Flichenmaf} und dadurch auch abhiingig von
der Peakhohe. Nach iiblicher Definition sind Aquivalentbreiten von Absorptionslinien po-
sitiv, wahrend fiir Emissionslinien, die iiber das Kontinuum hinausragen, negative Wer-
te verwendet werden. Da in dieser Arbeit ausschlieBlich Emissionsliniensterne betrachtet
werden, empfiehlt es sich jedoch die Aquivalentbreiten von Emissionslinien als positive
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a) beobachtete Spektren
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Abbildung 4.1 — Vergleich der Spektren zweier WN2-Sterne aus der Milchstrale und der
LMC

Werte anzugeben.

Im Vergleich der Halbwertsbreiten kehren sich die Verhéltnisse um. Der als schwach
klassifizierte Milchstralenstern hat mit FWHM(He n 15411 A) ~ 75 A eine groBere Lini-
enbreite als der LMC-Stern fiir den ein Wert von FWHMHen 45411 A) ~ 38 A ermit-
telt wurde. Da die Peakhohen des LMC-Sterns jedoch im Vergleich mit dem galaktischen
Stern etwa doppelt so hoch ist, ist auch die Aquivalentbreite der Hu-Linie des LMC-Sterns
grofer. Dadurch wird dieser als ,,broad“ eingestuft, wohingegen der galaktische Stern, mit
den breiteren Emissionslinien, als ,,weak® gilt. Eigene Messungen beziiglich der He -
Linie bei 15411 A ergaben fiir den galaktischen Stern WR2 W, = 30 A und fiir den
LMC-Stern BAT2 W, ~ 40 A sowie FWHM =~ 38 A. Nach Smith et al. (1996) gelten die
Emissionslinien erst als stark, wenn wenigstens eine der beiden Bedingungen W, > 40 A
bzw. FWHM > 30 A erfiillt ist. Damit wird deutlich, dass BAT 2 nur knapp die Grenze zu
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einem Stern mit breiten Linien iiberschreitet und die Unterschiede zwischen beiden Ster-
nen nicht allzu grof sind. In Tabelle 4.4 sind alle Werte noch einmal zusammengefasst
dargestellt.

Tabelle 4.4 — Kennwerte der Klassifikationslinie He m 15411 A

o

Stern  Spektraltyp Wi [A] FWHM [A]

WR2 WN2-w 30 75
BAT2 WN2b 40 38

4.3.2 Sterne mit starken Rotationsgeschwindigkeiten

Breite Emissionslinien weisen auf einen starken Sternenwind hin. Im Fall von WR 2 re-
sultiert die Linienbreite vermutlich aus einer sehr hohen Rotationsgeschwindigkeit von
1900km/s (Hamann et al. 2006). Dies geht aus Modellanalysen mit dem PoWR-Code her-
vor, da kein Modell diese runden Linien reproduziert, ohne das eine sehr hohe Rotations-
geschwindigkeit angenommen wird. Im WR-Katalog gilt WR 2 als visueller Doppelstern
(engl. visiual binary, kurz: VB). In diesen Doppelsternsystemen sind beide Objekte ge-
trennt beobachtbar und eindeutig zu unterscheiden. Nach Hamann et al. (2006) hat der
Begleiter keinen Einfluss auf das Spektrum. Bei den Wasserstofflinien der Balmer-Serie
sind jedoch geringe Absorptionseinschnitte zu erkennen, die auf den Einfluss eines Dop-
pelsternpartners hindeuten.

Der unterschiedliche Charakter der beiden Spektren relativiert sich, wenn man fiir den
WN2-Stern der GrofSen Magellanschen Wolke theoretisch ebenfalls eine derart hohe Ro-
tationsgeschwindigkeit annehmen wiirde. Faltet man das Spektrum von BAT 2 mit einer
Halbelipse, deren halbe Breite einer Rotationsgeschwindigkeit von vsini = 1900km/s
(A1 = 30A) entspricht, dhneln sich beide Spektren sehr stark. Abbildung 4.1 zeigt den
Vergleich des beobachteten, mit dem theoretischem Rotations-Spektrum. Da eine Faltung
keinen Einfluss auf die Aquivalentbreite hat, muss die Linienhohe des Sterns BAT 2, bei
zunehmender Linienbreite, abnehmen. Die Peakhohen des Sterns BAT 2 nidhren sich somit
an denen des galaktischen Sterns an. Es ist bemerkenswert, dass sich die Sterne scheinbar
nur durch die Rotationsgeschwindigkeit unterscheiden und ansonsten sehr @hnlich sind.
Die erwartete Verschiedenheit der Linienbreiten aufgrund eines unterschiedlichen Stern-
windes ist an diesen Beispielen nicht zu beobachten. Die breiteren Linien von WR 2 resul-
tieren hier vor allem aus der starken Rotation, was anhand der theoretischen Uberlegun-
gen beziiglich des LMC-Sterns gezeigt werden konnte. Es wire auch moglich, dass der
Stern BAT 2 aus einer anderen Perspektive beobachtet wurde. Der Doppler-Effekt ist am
groften, wenn die Rotationsachse des rotierenden Sterns senkrecht auf der Sichtlinie des
Beobachters steht (i = 90°). In diesem Fall entspricht die Radialgeschwindigkeit, also die
Geschwindigkeitskomponente in Richtung der Beobachtungslinie, der Rotationsgeschwin-
digkeit. Stimmen jedoch Blickrichtung und Rotationsachse iiberein, kann keine Doppler-
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Verschiebung beobachtet werden, da es keine relative Bewegung zwischen Stern und Beob-
achter gibt. Dieser Effekt verdeckt unter Umstéinden eine starke Rotation des LMC-Sterns,
die deshalb von der Erde aus nicht beobachtet werden konnte. Eine detailliertere Untersu-
chung dieser interessanten Sterne ist mir aus Mangel an Beobachtungsobjekten leider nicht
moglich, sodass auch ein Einfluss der Metallizitit auf die Rotationsgeschwindigkeit hier
nicht weiter diskutiert werden kann.

4.4 Spektraltyp WN3

Im Sternsample dieser Arbeit sind insgesamt 18 WN3-Sterne vertreten. Zwolf dieser Sterne
stammen aus der Groen Magellanschen Wolke. Jeweils drei WN3-Sterne befinden sich in
der Milchstrale sowie in der Kleinen Magellanschen Wolke. Die Zugehdrigkeit zum WN3-
Subtyp ist laut Smith et al. (1996) unter anderem iiber das Linienverhéltnis Hemr / Her > 9
definiert. Weiterhin zeichnet sich das Spektrum eines WN3-Sterns durch das Fehlen der
N-Linie und eine im Vergleich mit He 1 schwache C1v-Linie aus (vgl. Tabelle 2.1, Seite
7).

4.4.1 Vergleich der Spektren

Die Spektren der galaktischen WN3-Sterne sind durch die He n-Linie bei 4686 A do-
miniert, gefolgt von der starken N v-Linie bei 14603 A. Alle Sterne zeigen ebenfalls die
zweite N v-Linie im optischen Bereich bei einer Wellenléinge von 4933 A. Als Gemein-
samkeit konnte weiterhin das Fehlen der He 1-, N - und der C 1v-Linie festgestellt werden.
Allerdings gibt es zwischen den galaktischen WN3-Spektren auch gro3e Unterschiede.
Wihrend die Sterne WR 3 und WR 46 lediglich die Heliumlinien bei 14861 A, 15411A
und 16560 A in Emission zeigen, sind im Spektrum WR 152 auch weitere Heliumlini-
en der Pickering-Serie zu sehen. WR 152 zeigt aulerdem eine schwache Emission von
N1v 144057, die bei den anderen galaktischen WN3-Sternen nicht zu erkennen ist, was fiir
eine geringere Sterntemperatur spricht. Mit diesen Eigenschaften entsprechen die galakti-
schen WN3-Sterne ebenso den Kriterien des von Smith et al. (1996) definierten Spektral-
typs WN2, da sie kein He1, C1v und bis auf WR 152 auch kein N1v zeigen. Die Klassifi-
kationskriterien scheinen an dieser Stelle sehr ungenau zu sein. Ein direkter Vergleich des
WN2-Spektrums von BAT 2 mit den galaktischen Spektren der WN3-Sterne ist in Abbil-
dung 4.2 dargestellt. Es wird deutlich, dass sich insbesondere die Stdrken der N v-Linien
unterscheiden, die bei dem WN2-Stern kaum zu erkennen ist.

Ahnliches kann auch fiir die Spektren der SMC-Sterne beobachtet werden, in denen
ebenfalls kein Her, Nm, N1v und C1v in Emission erscheint. Die Sterne erfiillen somit
ebenso die WN2-Kriterien, abgesehen von der stiarkeren N v-Linie, die jedoch in der De-
finition des WN2-Subtyp unberiicksichtigt bleibt. Die N v-Linien der SMC-Sterne sind
jedoch mit einer Aquivalentbreite von etwa 8 A schwiicher als bei den Sternen der Milch-
strafe, fiir die ein Wert von rund 25 A bestimmt wurde. Dies konnte durch den geringeren
Metallgehalt der SMC bedingt sein. In Abbildung 4.2 ist als Beispiel der SMC-Stern AB 1
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Abbildung 4.2 — Spektren von drei galaktischen (blau) und einem SMC-Stern (orange) des
Spektraltyp WN3 im Vergleich mit einem WN2-Stern (rot).
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im Vergleich mit den drei galaktischen Sternen dargestellt. Abgesehen von der schwiche-
ren Stickstofflinie N v und einigen schwachen Absorptionslinien, sehen sich die Spektren
bemerkenswert dhnlich. Dies gilt ebenfalls fiir die Spektren der zwei weiteren SMC-Sterne
AB 10 und AB 12, die alle einen dhnlichen Linienverlauf und eine dhnlich geringe Lini-
enstidrke zeigen. Die schwicheren Linien der SMC-Sterne sind Anzeichen fiir einen diinne-
ren Sternwind, der eventuell aus dem geringeren Metallgehalt in der Kleinen Magellan-
schen Wolke resultiert. Dies konnte die beachtlichen Differenzen in den Aquivalentbreiten
der Heliumlinie 14686 A erkliren. Fiir den Stern WR 3 wurde eine Aquivalentbreite von
etwa 30 A, fiir WR46 70 A und fiir WR 152 sogar 85 A gemessen. Die Linienstirken der
SMC-Sterne sind im Mittel gerade halb so groB3. Fiir AB 1 wurde fiir die Heliumlinie eine
Aquivalentbreite von etwa 25 A gemessen.

Im Folgenden werden die SMC-Sterne aufgrund ihrer spektralen Ahnlichkeit mit den
galaktischen Sternen nicht weiter beriicksichtigt. Der Vergleich des Spektraltyps WN3
wird anhand der MilchstraBensterne fortgesetzt, bezieht sich aber ebenfalls auf die Ster-
ne der SMC. Die Unterschiede in den Spektren von Sternen der LMC und der Milchstrafle
sind enorm. In Ubereinstimmung mit den galaktischen Sternen zeigen auch die Sterne
der LMC kein He1 und N m. Dafiir sind aber mehrheitlich verschiedene He n-Linien der
Pickering-Serie deutlich zu erkennen. Diese sind in den Spektren der Milchstralenster-
ne nur ansatzweise bei WR 152 zu sehen. Abbildung 4.3 zeigt die Spektren einer Aus-
wahl von LMC-Sternen im Vergleich mit dem galaktischen Spektrum von WR 152. Bei
fiinf von zwolf Sternen der GroB3en Magellanschen Wolke ist, im Gegensatz zu den Ster-
nen der MilchstraBBe, eindeutig C1v in Emission zu sehen. Fiir den Stern BAT 37 konnte
Wa(C1v 215808 A) ~ 10 A bestimmt werden, was auf eine verhidltnisméBig starke Kohlen-
stofflinie hinweist. Ahnliche Werte konnten auch fiir die Kohlenstofflinien der vier anderen
LMC-Sterne BAT 18, BAT 35, BAT 47 und BAT 128 ermitellt werden. Die meisten Sterne
zeigen auBerdem sehr schwache N1v-Linien, sodass auch hier die Klassifikationskriterien
des WN3-Subtypen in Frage gestellt werden miissen. Nach Smith et al. (1996) existiert
kein Subtyp, bei dem einerseits He1 fehlt und andererseits ausgeprigte Kohlenstofflinien
zu beobachten sind. Ein Hohenvergleich vom Peak zum Kontinuum der He n-Linie bei
A5411 A zeigt, dass die Linien im Spektrum der LMC-Sterne die Linien der galaktischen
Sterne iiberragen, teilweise sogar doppelt so hoch sind. Eine Ausnahme ist dabei der Stern
BAT 74, der keinen Kohlenstoff und auch sonst deutlich schwichere Linien zeigt (vgl. Ab-
bildung 4.3). Die Peakhthen der He n-Linien bei 415411 A bzw. 14686 A des Sterns BAT 74
liegen deutlich unter denen der anderen LMC-Sterne und sind teilweise sogar schwécher
als die Linien der galaktischen WN3-Sterne. Bei diesem Stern fehlen einerseits die Linien
der Pickering-Serie und andererseits sind schwache Absorptionslinien zu beobachten, so-
dass eine hohe Ahnlichkeit mit den WN3-Sternen der MilchstraBe besteht. In etwas abge-
schwichter Form kann dies auch fiir den LMC-Stern BAT 66 beobachtet werden, der eben-
falls geringere LinienhShen und eine schwichere Ausprigung der Pickering-Serie zeigt.
Die spektralen Eigenschaften von BAT 74 und im Ansatz auch von BAT 66 stimmen nicht
mit denen der iibrigen LMC-Sterne iiberein.
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Abbildung 4.3 — Spektren einer Auswahl von WN3-Sternen der LMC und einem galaktischen
WN3-Stern
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

Es konnte somit eine Aufspaltung im spektralen Charakter der WN3-Sterne beobachtet
werden. Zum einen gibt es Sterne mit sehr starken Linien, die auch eindeutig die Pickering-
Heliumlinien zeigen und solche mit schwachen Linien, bei denen die meisten Heliumlini-
en der Pickering-Serie nicht zu sehen sind. Zur letzteren Gruppe konnen die Sterne WR 3,
WR 46, BAT 66, BAT 74 und alle SMC-Sterne gezihlt werden. Zur ersten Gruppe gehdren
die restlichen WN3-Sterne der LMC. Der galaktische Stern WR 152 kann nicht eindeu-
tig zugeordnet werden. In Tabelle 4.5 ist eine Zusammenfassung der Kennwerte einiger
Spektrallinien fiir eine Auswahl von WN3-Sternen dargestellt. Im oberen Teil der Tabelle
sind dabei die Sterne dargestellt, die als typische Vertreter des Subtyps WN3 in ihrer Gala-
xie gelten, wahrend im unteren Abschnitt Sterne mit abweichendem spektralem Charakter
aufgelistet sind.

Tabelle 4.5 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN3

HenA5411A He115875 A Nv 14603 A C1v 5808 A
W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
WR46 15 30 1.5 - - 55 2.7
BAT62 30 25 2 - - 35 2.4 - -
BAT37 42 25 2.4 2 1.08 50 2.8 10 1.2
Ausnahmen:
WRI152 18 25 1.75 - - 25 2.1
BAT74 5 25 1.25 - - 17 1.6
AB1 3 15 1.15 - - 6 1.3

weitere Ausnahmen: BAT66

Es gibt allerdings auch WN3-Sterne der Milchstrale und der Groflen Magellanschen
Wolke, die sich in ihren Spektren stark dhneln. Die spektralen Eigenschaften des Milch-
straBensterns WR 152 entsprechen am besten den Spektren der LMC-Sterne und umge-
kehrt stimmen die Spektren der LMC-Sterne BAT 74 und niherungsweise auch BAT 66 gut
mit den spektralen Merkmalen der galaktischen und der SMC-Sterne iiberein. Es scheint
somit nur eine sehr kleine Schnittmenge an ,,typischen” WN3-Sternen der verschiedenen
Galaxien zu geben. Viele Ubereinstimmungen konnten bspw. zwischen den Spektren des
galaktischen Sterns WR 3, des LMC-Sterns BAT 74 und des Sterns AB 10 aus der SMC
gefunden werden. Abbildung 4.4 zeigt einen Ausschnitt der optischen Spektren aller drei
Sterne. Hier dhneln sich der allgemeine spektrale Verlauf und die Peakhhen bei allen drei
Sternen. Es wird allerdings auch deutlich, dass die Linien des galaktischen Sterns stirker
sind als die der LMC- bzw. SMC-Sterne. Die Stiirke der N v-Linie bei 14603 A ist entspre-
chend des Metallanteils der Galaxien unterschiedlich. Fiir den galaktischen Stern WR 3
wurde ein Wert von W, ~ 23 A gemessen, fiir den LMC-Stern BAT 74 gilt W, ~ 17 A
und fiir AB 10 aus der SMC wurde W, ~ 9 A bestimmt. Da die Linienstirke ein Indikator
fiir die Stdrke des Massenverlustes ist, konnte hier ein Zusammenhang zwischen Metallge-
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halt und Massenverlustraten vermutet werden. Dafiir sprechen ebenfalls die unterschiedli-
chen Linienbreiten. Die He n-Linie im Spektrum des galaktischen Sterns WR 3 ist deutlich
breiter als die Heliumlinie des SMC-Stern AB 10.
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Abbildung 4.4 — Ahnliche Spektren von WN3-Sternen der MilchstraBe, der LMC und der
SMC

Ein beeindruckendes Beispiel spektraler Ahnlichkeit ist das Paar WR 152 und BAT 66,
deren optische Spektren in Abbildung 4.5 dargestellt sind. Die Linienverldufe beider Sterne
stimmen nahezu exakt iiberein, wenn auch die Peakhohen des galaktischen Sterns teilweise
ein wenig grofer sind. Die Peakhohen der Heliumlinie bei 14686 A sind in beiden Spek-
tren niherungsweise gleich. Ein Vergleich der Aquivalentbreiten liefert einen Unterschied
von etwa 2 A, zu Gunsten des galaktischen Sterns. Aufgrund der ndherungsweise gleichen
Peakhohe kann daraus eine minimal geringe Linienbreite des LMC-Sterns geschlossen
werden. Dies spricht fiir die Theorie eines metallizititsabhiingigen Windes.

4.4.2 Positionen im Hertzsprung-Russell-Diagramm

Abbildung 4.6 zeigt ein Hertzsprung-Russell-Diagramm (kurz: HRD), in dem alle fiir die
Analyse relevanten Sterne des Spektraltyps WN3 eingetragen sind. Die unterschiedlichen
Farben und Symbole kennzeichnen die verschiedenen Galaxien, in denen sich die Sterne
befinden. Ausgefiillte Symbole weisen auf eine wasserstofthaltige Sternatmosphére hin.
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Abbildung 4.5 — Spektrale Zwillinge des Subtyps WN3

Nicht ausgefiillte Symbole kennzeichnen wasserstofffreie Sterne. Der Wasserstoffanteil
wurde fiir die Sterne der Milchstrale von Hamann et al. (2006) fiir die LMC-Sterne von
Riihling (2008) und fiir die Sterne der SMC von Pasemann (2011) bestimmt. Weiterhin ist
die Alter-Null-Hauptreihe (engl. Zero Age Main Sequence, kurz: ZAMS) der Milchstralle
eingezeichnet, die den Beginn des Wasserstoffbrennens eines Sterns markiert.

Im HRD wird deutlich, dass die Mehrheit der WN3-Sterne in der Grof8en Magellan-
schen Wolke liegen. Weiterhin ist zu beobachten, dass fast alle LMC-Sterne wasserstoff-
frei sind, wohingegen bei zwei von drei galaktischen Sternen und bei allen Sternen der
SMC Wasserstoff in der Sternatmosphire nachgewiesen werden konnte. Das Vorhanden-
sein von Wasserstoff bei allen SMC-Sternen spricht fiir einen geringeren Massenverlust
der Sterne, da der Sternwind scheinbar nicht ausreicht um die wasserstoffhaltigen Hiillen
abtragen zu konnen. Die Sterne der GrofSen Magellanschen Wolke zeigen im Gegensatz
zu den Sternen der Milchstraf3e keinen Wasserstoff, was auf einen stiarkeren Massenverlust
der LMC-Sterne hindeutet. Die Massenverlustraten der galaktischen Sterne sind scheinbar
nicht ausreichend um die wasserstoffhaltigen Schichten der Atmosphéren abzustoBen. In
der LMC scheinen die Sternwinde jedoch stark genug zu sein. Moglicherweise befinden
sich die Sterne in einem ganz unterschiedlichem Entwicklungsstadium. Die Sterntempera-
turen liegen in einem weit gestreuten Bereich von 72 kK bis 112 kK. Die WN3-Sterne sind
also teilweise heiller als die Sterne des Subtyps WN2. Die Leuchtkrifte unterscheiden sich
ebenfalls sehr stark und reichen von etwa log L/Ly = 2 bis log L/Lgy = 5.9. Die Leucht-
kréfte der galaktischen Sterne sind teilweise sehr unsicher, da fiir die meisten Sterne keine
Entfernung durch eine Clusterzugehorigkeit bekannt ist. Durch die Zuordnung zu einem
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Abbildung 4.6 — HRD: WN3-Sterne verschiedener Galaxien (Unterscheidung nach wasser-
stofffreien WNE- und wasserstofthaltigen WNL-Sternen)

Cluster kann fiir den Stern ein Distanzmodul (kurz: DM) bestimmt werden. Von diesem
kann die absolute Helligkeit und somit die Leuchtkraft abgeleitet werden. Ist kein Distanz-
modul bekannt, wird die absolute Helligkeit iiber eine Spektraltypenkalibration bestimmit.
Anhand dieser wird dann das Distanzmodul berechnet. Die Spektraltypkalibration ist je-
doch unsicher, da sie auf der Konstanz der absoluten Helligkeit pro Subtyp beruht. Aus
diesem Grund sind auch weitere Parameter, die von der Distanz abhdngen, wie bspw. die
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Leuchtkraft, unsicher. Ein Distanzmodul ist fiir die Sterne WR 46 und WR 152 hinreichend
bekannt. Fiir WR 3 liegt jedoch kein Distanzmodul vor. Da die Ausdehnung der Magellan-
schen Wolken klein gegeniiber ihrer Entfernung zur Milchstrale ist, entspricht das DM
aller LMC- bzw. SMC-Sterne der jeweiligen Entfernung zu diesen Galaxien. Diese sind
hinreichend bekannt, sodass die Leuchtkrifte dieser Sterne als gesichert gelten. Der einzi-
ge wasserstofffreie galaktische WN3-Stern ist heiler und hat eine hohere Leuchtkraft als
die wasserstofthaltigen, galaktischen Sterne. Dies deutet auf eine fortgeschrittenere Ent-
wicklung hin, da der gesamte Wasserstoff bereits abgestoen wurde. Fiir die LMC ist dies
jedoch nicht zu beobachten, da bei dhnlichen Temperaturen sowohl wasserstoffarme als
auch wasserstofffreie Sterne liegen. Allerdings liegen die Sterne aller Galaxien links von
der ZAMS, was wiederum auf ein fortgeschrittenes Entwicklungsstadium aller Sterne hin-
weist.

Wie im vorangegangenen Abschnitt der spektralen Beschreibung deutlich wurde, zei-
gen nur einzelne Sterne der LMC Kohlenstoff. Dies triftt auf die Sterne BAT 18, BAT 35,
BAT 47 und BAT 128 zu. Im HRD (Abbildung 4.6) wird deutlich, dass abgesehen von
BAT 47 alle kohlenstoffhaltigen Sterne bei vergleichsweise niedrigeren Temperaturen lie-
gen. Dies spricht fiir ein friiheres Entwicklungsstadium der Sterne. Eine Ausnahme ist
dabei der Stern BAT 47, einer der heillesten Sterne, der aber dennoch Kohlenstoff zeigt. Es
ist daher moglich, dass der Kohlenstoff in diesem Fall kein Katalysatorprodukt des Was-
serstoffbrennens ist, sondern bereits als Produkt des Heliumbrennens in der Atmosphére
sichtbar wird. Dies wiirde wiederum einem spiten Entwicklungsstadium der WN-Phase
entsprechen und konnte die hohen Temperaturen begriinden.

Die starke Streuung der Parameter im HRD resultiert zum Teil auch aus der Definition
der Spektraltyps WN3. Nach Smith et al. (1996) werden diese iiber Verhiltnisse von Emis-
sionslinienhohen und Aquivalentbreiten des einfach ionisierten und des neutralen Heliums
definiert. Die Zuordnungskriterien werden in Intervallen mit festen Grenzen und einem
Median angegeben (vgl. Abschnitt 2.2). Wendet man die Klassifikationskriterien auf die
synthetischen Spektren an, ergeben sich im Modellgitter markante Konturlinienverldufe
fiir die Grenzen der einzelnen Spektralklassen. Abbildung 4.7 zeigt ein galaktisches WNE-
Gitter mit den theoretischen Verliufen der Subtypgrenzen, die anhand der Aquivalentbrei-
tenverhiltnisse der Heliumlinien Her 15411 A und He115875 A aus den Modellen be-
stimmt wurden. Die Grenzen sind durch die schwarzen Linien gekennzeichnet, die zusétz-
lich mit den Werten der Linienverhéltnisse beschriftet sind. Weiterhin sind die Verldufe der
verschiedenen Subtypen nach ihren Definitionen von Smith et al. (1996) im Gitterbereich
dargestellt. Es wird deutlich, dass sehr viele Modelle den Kriterien des Spektraltyps WN3
entsprechen. Da die Sternparameter aus den Parametern der synthetischen Spektren abge-
leitet werden, weisen auch diese eine starke Streuung auf und {iberdecken weite Bereiche
im HRD. Im rechten oberen Bereich, bei kiihlen Temperaturen und kleinen R;-Werten, also
bei diinnen Winden, sind die Klassifikationskriterien anscheinend unzureichend. Die Pa-
rameter in diesem Bereich entsprechen teilweise schon O-Sternen. Die Konturlinien als
Begrenzung der Spektraltypen verlaufen in allen Galaxien und somit bei unterschiedlichen
Metallizititen ndherungsweise dhnlich. Die Grenzen verschieben sich infolge unterschied-
licher chemischer Hiufigkeiten etwas, aber die Differenz entspricht sowohl in horizontaler
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als auch in vertikaler Richtung jeweils nur etwa einem Gitterpunkt, sodass auch fiir die
LMC ein breiter WN3-Gitterbereich angenommen werden kann.
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Abbildung 4.7 — Verteilung der WN-Subtypen nach der Klassifikation von Smith et al. (1996)
fiir das galaktische WNE-Modellgitter. Primédres Klassifikationsmerkmal ist das Verhiltnis der
Aquivalentbreiten von Hem 15411 A zu He115875 A (schwarze Konturlinien).

4.4.3 Massenverlust

Ein quantitativer Vergleich der Massenverlustraten ist in Tabelle 4.6 dargestellt und bestétigt
den bereits vermuteten Trend. Die Werte wurden anhand der abgeleiteten Modellparameter
mithilfe der Formel

4.1)

[ L. ]3 e 107*Mo/yr
47TO—SBRt2T*2 2500 km/S \/5

berechnet. Da sich der Clumpingfaktor der LMC-Modellgitter vom Gitterwert der anderen
beiden Galaxien unterscheidet, werden die Massenverlustraten unabhéngig davon berech-
net und in der Form M VD angegeben.

Im direkten Vergleich wird deutlich, dass die LMC-Sterne grofitenteils einen stirke-
ren Massenverlust haben als die galaktischen Sterne. Fiir die Sterne der SMC wurden die
geringsten Massenverlustraten bestimmt. Der einzige wasserstofffreie galaktische Stern
WR 46 hat den stirksten Massenverlust unter den galaktischen WIN3-Sternen. Aufgrund
des hohen Massenverlust konnten die wasserstofthaltigen Hiillen dieses Sterns vermutlich
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Tabelle 4.6 — Clumpingskalierte Massenverlustraten und Leuchtkrifte der WN3-Sterne ver-
schiedener Galaxien mit unterschiedlichem Metallgehalt

MW (Z =0.02) LMC (Z = 0.006) SMC (Z = 0.002)
Stern log MM@ﬁ log = Stern log D’Z@‘/@ og = Stern  log D’Z@ﬁ og =
wasserstoffhaltige Sterne
WR3 -5.13 5.60 BAT23 -4.98 5.70 AB1 -5.27 5.92
WR152 -5.22 5.25 BAT74 -5.24 5.75 AB10 -5.41 5.60

AB12 -5.39 5.90

wasserstofffreie Sterne

WR46 -4.75 5.80 BAT1 -4.68 5.30
BAT18 -4.61 5.60
BAT35 -4.65 5.74
BAT37 -4.68 5.70
BAT47 -4.53 5.50
BATS1 -4.68 5.30
BAT62 -4.91 5.60
BAT66 -5.02 5.85
BATS2 -4.53 5.50
BAT128 -4.31 5.20

bereits abgetragen werden, wihrend der Massenverlust der anderen beiden Sterne noch
nicht ausreicht. In der LMC konnte diese Zweiteilung in wasserstofthaltige und wasser-
stofffreie Sterne ebenfalls beobachtet werden. Eine Ausnahme ist dabei der Stern BAT 66,
dessen Massenverlustrate im Bereich der wasserstofthaltigen LMC-Sterne liegt, der aber
dennoch wasserstofffrei ist. Es zeigt sich auerdem, dass sowohl in der LMC als auch
in der SMC die leuchtschwichsten Sterne eine hohere Massenverlustrate zeigen, als die
leuchtkriftigeren Sterne. Der leuchtschwichste LMC-Stern BAT 128 hat mit Abstand den
hochsten Massenverlust. Ahnliches konnte auch fiir die Kleine Magellansche Wolke beob-
achtet werden. Fiir die Milchstra3e ergibt sich jedoch ein entgegengesetzter Zusammen-
hang, da fiir den leuchtkriftigsten Stern WR 46 die hochste Massenverlustrate berechnet
wurde und die Massenverlustraten der anderen Sterne mit der Leuchtkraft abnehmen. Es
ist bemerkenswert, dass der leuchtschwichste galaktische Stern WR 152 einen dhnlichen
Massenverlust wie der leuchtkriftigste SMC-Stern AB 1 zeigt.

Beim Vergleich der Spektren (vgl. Kapitel 4.4.1) wurde deutlich, dass die spektralen Ei-
genschaften des leuchtschwichsten MilchstraBensterns WR 152 weitestgehend den Spek-
tren der LMC-Sterne entsprechen. AuB3erdem stimmen die Spektren der LMC-Sterne BAT 74
und niherungsweise auch BAT 66 gut mit den spektralen Merkmalen der galaktischen und
der SMC-Sterne iiberein. In Tabelle 4.6 wird deutlich, dass diese Sternen einen dhnlichen
Massenverlust haben. Viele spektrale Gemeinsamkeiten gibt es auch zwischen den Spek-
tren der Sterne WR 152, WR 3, BAT 74, AB 1, AB 10 und AB 12, die alle einen dhnlichen
Massenverlust haben.
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4.5 Spektraltyp WN4

Im Klassifikationsschema von Smith et al. (1996) ist ein WN4-Stern durch ein Linien-
verhiltnis W(Heu)/ W, (He1) = 6 gekennzeichnet. Dies bezieht sich auf die He n-Linie
bei 15411 A bzw. die Her-Linie bei 15875 A. Laut Klassifikation ist die Peakhohe der
N v-Linie mehr als doppelt so grofl wie die der N m-Linie. WN4-Spektren zeichnen sich
auBerdem durch das Vorhandensein einer C 1v-Linie bei einer Wellenliinge von 5808 A aus,
die etwa halb so stark wie die He u-Linie ist. Aus der Milchstrale wurden insgesamt neun
WN4-Sterne in der Analyse beriicksichtigt. In der LMC befinden sich 22 WN4- und ein
WN4.5-Stern, der hier auch als WN4 behandelt wird. Nur ein WN4-Stern des Samples
stammt aus der SMC.

4.5.1 Vergleich der Spektren

In erster Linie sind die Spektren der galaktischen WN4-Sterne durch die starken He -
Linien geprigt. Teilweise sind aber die Emissionslinien von N1v, Nv, C1v und Her1 ver-
gleichbar stark. N 11 konnte, entgegen der Klassifikationskriterien, nicht beobachtet wer-
den. Im Gegensatz zu den Spektren der WN3-Sternen sind die Heliumlinien der Pickering-
Serie in den WN4-Spektren deutlich zu erkennen. In Abbildung 4.8 sind die Spektren zwei-
er galaktischer Sterne dargestellt.

In den Spektren der galaktischen Sterne ist das neutrale Helium deutlich schwiicher aus-
gepriigt als das einfach ionisierte. Der Peak der He1-Linie bei 15875 A ist bei fast allen
Sternen etwa 1.25-mal so stark wie das Kontinuum. Die Spektrallinie des He i1 bei 15411 A
ist hingegen etwa um das 2.5-fache stirker als das Kontinuum. Fiir den WN-w Stern WR 44
wurde fiir die He n-Linie eine Aquivalentbreite von etwa 35A bestimmt. In den Spektren
der WN-s Sterne sind deutliche stdrkere Linien zu beobachten. Fiir die Klassifikationslinie
des He 1 wurde eine Aquivalentbreite von rund 60A gemessen. Damit ist diese Linie etwa
doppelt so stark wie in den Spektren der WN-w Sterne. Die Kohlenstofflinie C v 15808 A
ist ebenfalls unterschiedlich stark in den Spektren ausgeprégt und reicht von W, = 22A,
gemessen im Spektrum von WR 44, bis W, ~ 55A bei WR 18. Allerdings ist die Peakhdhe
der Cv-Linie bei allen WN4-Sternen grofer als die der benachbarten He 1-Linie. Es gibt
somit eine Aufspaltung im spektralen Charakter der WN4-Sterne in WN-w mit schwiche-
ren Linien und WN-s mit stiarkeren Linien. Die spektralen Unterschiede zwischen beiden
Gruppen sind allerdings eher gering. Im Klassifikationsschema von van der Hucht (2001)
ist der Subtyp WN4 iiber die Ahnlichkeit des drei- und des vierfach ionisierten Stickstoffs
definiert. In den Spektren wird jedoch deutlich, dass N 1v schwiéchere Linien zeigt als N v.
Fiir den Stern WR 44 wurde das Linienverhiltnis W,(N1v)/W (N v) ~ 0.2 ermittelt. Auch
fiir die anderen WN4-Spektren gilt, dass die Emissionslinie des Ions N v schwécher ist
als die des Tons N'v. Der Bereich um die N 1v-Linie bei 4057 A zeigt in den Spektren der
WN-s Sterne eine Besonderheit, da hier vermutlich durch Uberlagerungen ein sehr breiter
Emissionskomplex aus verschiedenen Ionen zu beobachten ist. Das Profil dieser Linie ist,
wie auch teilweise bei der C 1v-Linie, eher rechteckig als rund. In den Spektren der WN-w
Sterne ist dies nicht zu beobachten.
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Abbildung 4.8 — Optische Spektren einer Auswahl von Sternen der Milchstra3e, der LMC

und der SMC des Spektraltyp WN4
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Der spektrale Charakter des galaktischen Sterns WR 128 weicht stark von den zuvor be-
schriebenen Eigenschaften der WN4-Sterne ab, da die Spektrallinien dieses Sterns deutlich
schwiicher sind. Die Aquivalentbreite der He n-Linie bei 25411 A betriigt nur rund 15A.
Bei WR 44, der als WN-w klassifiziert ist und somit ebenfalls schwache Linien zeigt, ist
die Heliumlinie im Vergleich etwa doppelt so stark. Bis auf die Kohlenstofflinie stimmen
die spektralen Merkmale von WR 128 weitestgehend mit denen des galaktischen WN3-
Sterns WR 152 iiberein. Abbildung 4.9 zeigt eine Gegeniiberstellung der beiden Spektren.
Vergleicht man die spektralen Eigenschaften von WR 128 mit dem Klassifikationsschema
von Smith et al. (1996), erfiillen diese nicht die Kriterien des Subtyps WN4. Das Fehlen
von Her wiirde die Zuordnung zum Spektraltyp WN2 rechtfertigen. Da auch kein Nm
zu erkennen ist, wire auch eine Zuordnung zum Subtyp WN3 legitim. Das Verhiltnis der
Peakhohen N 1v/N v ergibt einen Wert von etwa 0.3, was keiner Spektralklasse entspricht.
Lediglich das Verhiltnis der Peakhohen von C1v/He 1, fiir welches ein Wert von etwa 0.25
bestimmt wurde, entspricht den Kriterien des Subtyps WN4.
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Abbildung 4.9 — Vergleich der optischen Spektren eines galaktischen WN4- und WN3-Sterns

Die Spektren der WN4-Sterne aus der LMC zerfallen zunichst ebenfalls in zwei Klas-
sen. Die eine besteht aus Sternen, deren spektrales Bild den Spektren der galaktischen
Sterne dhneln und die andere aus Sternen, deren Spektrallinien viel schwicher sind. In
Abbildung 4.10 sind die Spektren zweier WN4-Sterne der LMC aus den verschiedenen
Gruppen dargestellt. Zu den LMC-Sternen mit schwachen Spektrallinien gehoéren BAT 25,
BAT 50 und der als WN4.5 klassifizierte Stern BAT 73. Die optischen Spektren dieser Ster-
ne sind von den relativ starken He n-Linien bei 14686 A und 16560 A geprigt. Die Stirke
der erstgenannten Linie betrigt im Spektrum des Sterns BAT 50 etwa 30 A. Fiir die glei-
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che Linie wurde im Spektrum von BAT 15 eine Stiirke von etwa 260 A ermittelt, was den
enormen Unterschied zwischen den spektralen Merkmalen verdeutlicht. Im Vergleich zu
den beiden Heliumlinien sind die iibrigen Linien nur sehr schwach sichtbar. In den Spek-
tren von BAT 50 und BAT 73 ist N1v stidrker als N v, wobei beide Linien sehr schwach
sind. Beide Sterne zeigen ebenfalls eine schwache Kohlenstofflinie, die im Spektrum von
BAT 25 nicht erscheint. In keinem der Spektren ist jedoch He1 zu sehen, sodass die Zu-
ordnung zur Spektralklasse WN4 fraglich ist. Das Fehlen von He1 wiirde den Spektraltyp
WN?2 nahe legen, allerdings sind sowohl N 1v als auch C1v schwach zu erkennen, was den
Kriterien des WN2-Subtyp widerspricht. Demnach ist eine widerspruchsfreie Zuordnung
anhand der bestehenden Kriterien nicht méglich.
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Abbildung 4.10 — Vergleich der optischen Spektren zweier WN4-Sterne der LMC mit ver-
schiedenen spektralen Merkmalen

Die spektralen Eigenschaften der tibrigen LMC-Sterne des Subtyps WN4 entsprechen
hingegen den spektralen Merkmalen der Milchstraensterne. In Abbildung 4.8 sind die
optischen Spektren einer Auswahl von WN4-Sternen der LMC im Vergleich mit galakti-
schen WN4-Sternen dargestellt. Die Verlaufe der Spektren sind sehr dhnlich, da auch in
den Spektren der LMC-Sterne He 1 zu beobachten ist, welches schwicher als He it ist. Wei-
terhin erscheinen N 1v und N v in Emission, wobei N v iiberwiegt. Die Kohlenstofflinie bei
15808 A ist ebenfalls in allen Spektren der LMC-Sterne, bis auf die zuvor beschriebenen
Ausnahmen, deutlich zu erkennen und ist auch stirker als die benachbarte He 1-Linie.

Im Vergleich mit den galaktischen Sternen kdnnen nur wenige spektrale Unterschie-
de gefunden werden. Die Peakhohen der LMC-Spektrallinien weichen gering von den
Peakhohen der galaktischen Sterne ab. Im Allgemeinen dhneln sich auch die Linienbreiten,
wobei die breitesten Linien im Spektrum des galaktischen Sterns WR 18 zu beobachten
sind. Die Halbwertsbreite der Heliumlinie bei 15411 A im Spektrum des Sterns WR 18
betrdgt etwa 50 A. Die LMC-Sterne zeigen nur in wenigen Féllen breitere Spektrallinien.
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Fiir den Rundlinienstern BAT 7 aus der LMC konnte jedoch eine Halbwertsbreite dersel-
ben Linie von rund 75 A gemessen werden. Bei BAT 7 handelt es sich allerdings um einen
Rundlinienstern, der von Riihling (2008) mit der Endung -rl versehen wurde. Diese Ster-
nen zeigen sehr breite Spektrallinien. Die Halbwertsbreite der He n-Linie im Spektrum des
LMC-Sterns BAT 75 betriigt hingegen nur rund 25 A. In Abbildung 4.11 ist die Heliumlinie
fiir eine Auswahl an Sternen der LMC und der Milchstrale dargestellt. Die Spektrallini-
en der Sterne BAT 17, BAT 46, BAT 65 und BAT 75 sind deutlich schmaler, als die der
galaktischen WN-s Sterne, zu denen WR 1 und WR 18 gehoren. Sie zeigen jedoch eine
dhnlich Breiten wie die Spektrallinien der WN-w Sterne. Als Beispiel ist hierfiir WR 129
dargestellt. In den beiden linken Darstellungen der Abbildung 4.11 konnen fiir die Sterne
der MilchstraBe etwas breitere Spektrallinien beobachtet werden als fiir die LMC-Sterne.
Dies spricht fiir einen metallizitdtsabhingigen Wind. Jedoch zeigt der Milchstralenstern
WR 129 im rechten Plot eine deutliche schmalere Linien als die beiden LMC-Sterne, was
dieser Hypothese widerspricht.
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Abbildung 4.11 — Vergleich der Hen-Linie zwischen drei galaktischen und zwei LMC-
Sternen des Spektraltyp WN4

Die starken Uberlagerungseffekte, die den spektralen Verlauf der galaktischen Sterne
um die N 1v-Linie bei 14057 A dominieren, konnten auch vereinzelt in schwiicherer Form
bei den LMC-Sternen BAT 15, BAT 24, BAT 36 sowie BAT 94 beobachtet werden. Die
Hohe der N 1v-Linie ist bei den LMC-Sternen jedoch deutlich geringerer als bei den WN4-
Sternen der Milchstra3e. Im Vergleich der Peakhohen der N v-Linie bei 44603 A konn-
te dies jedoch nicht beobachtet werden. Die N v-Linien der LMC-Sterne sind teilweise
hoher als bei den MilchstraBensternen. Dies gilt ebenfalls fiir die Kohlenstofflinie C 1v bei
A5808 A, deren Stiirke sehr schwankt und die im Vergleich mit den galaktischen Spektren,
mal héher und mal schwécher ist.

Das spektrale Bild des einzigen WN4-Sterns der Kleinen Magellanschen Wolke AB 11,
hat kaum Ahnlichkeit mit den spektralen Merkmalen der galaktischen und der LMC-Sterne
(vgl. Abbildung 4.8). Im optischen Bereich erscheinen nur die Spektrallinien N v 14603 A,
Hen 14686 A und Hen 16560 A in Emission. Einzelne Hen-Linien der Pickering-Serie
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sind in Absorption zu sehen. Kohlenstoff, N1v und He1 sind nicht zu beobachten. Die
Spektrallinien des SMC-Sterns sind um ein vielfaches schwiicher als die der galaktischen
und der LMC-Sternen. Die Aquivalentbreite der Stickstofflinie N v betrigt bei AB 11 nur
etwa 6 A, beim galaktischen Stern WR 44 ist diese Linie mit 24 A viermal stirker. Das
Fehlen der He1- und der N1v-Linie stellt die Klassifikation von AB 11 als WN4 in Fra-
ge. Nach dem Klassifikationsschema von Smith et al. (1996) entsprechen die spektralen
Eigenschaften von AB 11 allen Kriterien des WN2-Subtypen.
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Abbildung 4.12 — Spektrale Zwillinge des Subtyps WN4

Aufgrund der vielen spektralen Gemeinsamkeiten konnten zwischen den Sternen der
Milchstrae und der GroBen Magellanschen Wolke einige ,.spektrale Zwillinge” gefun-
den werden. In Abbildung 4.12 ist eines dieser spektralen Zwillingspaare dargestellt. Die
spektralen Zwillinge unter den WN4-Sternen konnen in zwei Gruppen geteilt werden. In
Anlehnung an die spektrale Unterscheidung der galaktischen Sterne kann eine Unterteilung
in WN-s und WN-w beobachtet werden. Die spektralen Merkmale der galaktischen WN-s
Sterne stimmen gut mit den Eigenschaften der LMC-Sternen BAT 15, BAT 24, BAT 26,
BAT 41, BAT 48, BAT 56, BAT 57, BAT 132 und BAT 134 iiberein. Spektrale Ebenbil-
der der galaktischen WN-w Sterne sind ndherungsweise die LMC-Sterne BAT 3, BAT 17,
BAT 46, BAT 65, BAT 75 und BAT 131. Fiir die LMC-Sterne BAT 25, BAT 50, BAT 73 und
den SMC-Stern AB 11 konnten keine spektralen Zwillinge aus der MilchstraB3e gefunden
werden. Teilweise Ubereinstimmungen beziiglich Linienverlauf und Peakhohe gibt es le-
diglich zwischen den Sternen BAT 25 und AB 11. Fiir die LMC-Sterne BAT 7 und BAT 94
konnten ebenfalls keine spektralen Zwillinge gefunden werden. Aufgrund ihrer sehr brei-
ten Spektrallinien wurden sie von Riihling (2008) als Rundliniensterne klassifiziert und
mit der Endung -rl gekennzeichnet. Die LMC-Sterne BAT 36 und BAT 88 wurden dem
Ubergangstyp WN4/WCE bzw. WN4b/WCErl zugeordnet. Eine derart starke C1v-Linie
mit einer Aquivalentbreite von 350 A, wie sie im Spektrum von BAT 36 und BAT 88 beob-
achtet wurde, ist in keinem weiteren WN4-Spektrum zu sehen. Aus diesem Grund gibt es
weder zu BAT 36 noch zu BAT 88 ein spektrales Ebenbild aus dem WN4-Sample.
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Tabelle 4.7 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN4

Heu 5411 A N1v 24057 A Nv 14603 A C1v 15808 A

W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W,  Peak/K.

[A] [A] [A] [A] [A]
WR44(-w) 35 25 22 9 1.6 25 2.1 24 1.6
WR6(-s) 63 40 2.6 10 1.5 60 2.4 34 1.7
BAT15 67 35 2.8 5 1.1 67 2.6 47 1.9
BAT75 38 25 2.4 6 1.4 35 23 31 1.7
Ausnahmen:
WR128(-w) 15 20 1.7 6 1.3 20 2 7 12
BAT7(-1]) 80 75 2.1 1.3 1.1 60 1.9 25 1.3
BAT36(WN/C) 51 35 2.4 3 1.1 40 2.1 630 123
BAT50 4 10 1.3 5 1.4 1 1.1 3 1.1
ABI11 0.3 10 1.05 1 1.1 8 1.3 - -

weitere Ausnahmen: BAT25, BAT73, BAT88, BAT94

In Tabelle 4.7 sind die beschriebenen Kennwerte einiger Spektrallinien verschiedener lo-
nen fiir unterschiedliche Sterne des Subtyps WN4 zusammengefasst. Diese Werte bestiti-
gen noch einmal die hohe Ahnlichkeit der galaktischen und LMC-Spektren und verdeut-
licht die Unterschiede des SMC-Spektrums von AB11.

4.5.2 Positionen im Hertzsprung-Russell-Diagramm

In Abbildung 4.13 sind alle WN4-Sterne des Samples in einem physikalischen HRD dar-
gestellt. Die Sterne werden nach Herkunftsgalaxien und Wasserstoffgehalt unterschieden.
Der Wasserstoffstatus eines Sterns basiert auf den Angaben von Hamann et al. (2006).
Die galaktischen WN4-Sterne sind alle dhnlich leuchtkriftig und liegen im HRD in einem
schmalen Bereich von log L/Ls = 5.35 bis log L/L = 5.6. Ein Distanzmodul, dass aus ei-
ner Clusterzugehorigkeit abgeleitet wird, ist allerdings nur fiir die Sterne WR 1 und WR 6
bekannt. Folglich sind die Leuchtkrifte der iibrigen galaktischen Sterne unsicher, da diese
nur auf Abschitzungen der absoluten Helligkeit auf Grundlage des Spektraltyps beruhen.
Die Unterschiede in den Leuchtkriften der LMC-Sterne sind viel groB3er, was im HRD ei-
ne starke Streuung der Sternpositionen zur Folge hat. Es zeigt sich weiterhin, dass nur bei
sehr wenigen Sternen Wasserstoff in der Atmosphire nachgewiesen werden konnte. Die
wenigen wasserstofthaltigen Sterne, die mit einem ausgefiillten Symbol gekennzeichnet
sind, liegen am dichtesten an der Hauptreihe. Die wasserstoftfreien Sterne befinden sich
weiter links. Dies konnte auf ein Entwicklungsunterschied zwischen den wasserstofffreien
und den wasserstoffhaltigen Sternen hindeuten. Ausgenommen davon ist der SMC-Stern
AB 11, der im Bereich der wasserstoftfreien Sterne liegt und sich deshalb vermutlich in
einem dhnlichen Entwicklungsstadium befindet. Das er in diesem Stadium dennoch was-
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Abbildung 4.13 — HRD: WN4-Sterne verschiedener Galaxien (Unterscheidung nach wasser-

stofffreien WNE- und wasserstofthaltigen WNL-Sternen)

serstofthaltig ist, resultiert vermutlich aus einem geringeren Massenverlust. Allgemein lie-
gen die meisten WN4-Sterne nidher an der ZAMS, als die Sterne des Subtyps WN3 (vgl.
Abbildung 4.6). Dies zeigt die Korrelation der Subtypenklassifikation mit der Temperatur.

4.5.3 Massenverlust

In Tabelle 4.8 sind die Massenverlustraten aller betrachteten WN4-Sterne nach Galaxi-
en sortiert dargestellt. Es wird deutlich, dass der SMC-Stern AB 11 den geringsten Mas-
senverlust aller WN4-Sterne hat. Da die SMC am metalldrmsten ist, spricht dies fiir ei-
ne Metallizitdtsabhingigkeit des Windes und somit des Massenverlustes. Ein galaktischer
WN4-Stern verliert in einem Jahr im Mittel 107449/ \/l_)M@ seiner Masse. Die mittlere
Massenverlustrate der LMC-Sterne ist mit 107*°!/ vVDMg/yr kaum geringer. Dies ent-
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spricht nicht dem erwarteten Trend, da der Metallanteil in der LMC deutlich geringerer ist
als in der Milchstra3e. Ein Vergleich zwischen den Massenverlustraten und Leuchtkriften
zeigt, dass sowohl bei den galaktischen Sternen als auch bei den Sternen der LMC die
Massenverlustrate mit steigender Leuchtkraft wichst. Fiir die SMC-Sterne kann aufgrund
mangelnder Vergleichsobjekte keine Aussage getroffen werden. Die Beobachtungen de-
cken sich jedoch nicht mit den Ergebnissen der Untersuchung des Spektraltyps WN3, in
Bezug auf die Sterne der LMC.

Tabelle 4.8 — Clumpingskalierte Massenverlustraten der WN4-Sterne verschiedener Galaxien
mit unterschiedlichem Metallgehalt

MW (Z = 0.02) LMC (Z = 0.006) SMC (Z = 0.002)
Stern log ﬁ,ffy)r Stern log I\A,fo‘;yﬁr Stern log g@‘;yﬁr Stern  log ﬁ/l/lo\/CDr

wasserstoffhaltige Sterne

WR128(w) -4.91 BAT25 -5.26 BAT73 -5.26 AB11 -5.60
BATS50 -5.04 BAT124 -4.77

wasserstofffreie Sterne

WRI(s) -4.38 BAT3 -4.61 BATS56 -4.37
WR6(s) -3.98 BAT7 -4.08 BATS57 -4.53
WR(s) -4.42 BAT15 -4.19 BAT65 -4.68
WRI18(s) -4.33 BAT17 -4.53 BAT75 -4.65
WR37(s) -4.25 BAT24 -4.31 BATS88 -4.23
WR44(w) -4.70 BAT26 -4.23 BAT94 -3.99
WRS51(w) -4.71 BAT36 -4.75 BAT131 -4.46
WR129(w) -4.73 BAT41 -4.31 BAT132 -4.27
BAT46 -4.60 BAT134 -4.29
BAT48 -4.31

Die Sterne der Milchstra3e konnen in zwei Gruppen geteilt werden, in jene mit einem
clumpingskalierten Massenverlust groBer oder gleich 10™*°Mg/yr und jene fiir die gilt
M < 107*>Mg/yr. Es ergibt sich, dass alle Sterne mit geringerem Massenverlust zu den
WN-w Sternen gehoren (vgl. Tabelle 4.1, Seite 24). Die Sterne mit den héheren Massenver-
lust tragen in der spektralen Klassifikation alle die Endung -s, die auf starke Spektrallini-
en hinweist. Eine dhnliche Aufspaltung der Massenverlustraten konnte auch fiir die Sterne
der GroBBen Magellanschen Wolke festgestellt werden. In diesem Fall sind die Sterne mit
den geringeren M-Werten wasserstofthaltig und Sterne mit einer Massenverlustrate groBer
als 107*"My,/yr wasserstofffrei. Ein Sonderfall ist der Stern BAT 36, der trotz geringerem
Massenverlust wasserstofffrei ist. Moglicherweise befindet er sich in einer spiteren Ent-
wicklungsphase und hat die wasserstoffhaltigen Hiillen im Laufe der Zeit bereits abgesto-
Ben. Seine vergleichsweise hohe Temperatur unterstiitzt diese These. Dieser Stern wurde
auBerdem als WN4/WCE Kklassifiziert, was ebenfalls fiir ein spites Entwicklungsstadium
spricht.
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Die Sterne, die im vorangegangenen Abschnitt als spektrale Zwillinge bezeichnet wur-
den, haben einen dhnlichen Massenverlust. Als spektrales Zwillingspaar gelten bspw. die
Sterne WR 1 und BAT 24. Die clumpingskalierten Massenverlustraten beider Sterne stim-
men gut iiberein. Die LMC-Sterne BAT 25, BAT 50, BAT 73 und der SMC-Stern AB 11
haben vergleichsweise sehr geringe Massenverlustraten. Fiir diese Sterne konnten auch
keine spektralen Zwillinge gefunden werden. Die LMC-Sterne BAT 7 und BAT 94 haben
einen sehr starken Massenverlust. Aufgrund ihrer sehr breiten Spektrallinien wurden sie
von Riihling (2008) als Rundliniensterne klassifiziert und sind mit dem Zusatz -rl ge-
kennzeichnet.

4.6 Spektraltyp WN5

Im Sample der Beobachtungsobjekte sind sowohl in der Milchstrale als auch in der LMC
sechs WN5-Sterne vertreten. Nur ein WNS5-Stern stammt aus der SMC. Dem Klassifika-
tionsschema von Smith et al. (1996) zufolge, ist ein Stern des Subtyps WNS5 durch die
Verhiéltnisgleichung W (Hem)/W,(He1) =~ 3 bestimmt. Ein weiteres Kennzeichen von
WNS5-Sternen sind die gleichstarken Stickstofflinien von N v und N . Die stidrkste Stick-
stofflinie stammt jedoch vom Ion N 1v. Im Spektrum eines WN5-Sterns sollte ebenfalls eine
Crv-Linie zu sehen sein, die schwicher als die He 11- jedoch stérker als He 1-Linie ist.

Fiir die LMC-Sterne BAT 106, BAT 108, BAT 109 und BAT 112 wurden die stirksten
Leuchtkrifte des gesamten WN-Stern Samples bestimmt. Fiir den leuchtkréftigsten LMC-
Stern BAT 109 wurde ein Wert von log L/Lg = 6.64 ermittelt. Die Sterne liegen alle in dem
sehr dichten Sternhaufen R136, der vermutlich ein Sternentstehungsgebiet ist (Crowther
et al. 2010). Es ist daher nicht ausgeschlossen, dass die Spektren Kompositspektren sind,
sich also durch Uberlagerung von zwei oder gar mehreren Spektren ergeben. Lediglich
BAT 81, der als WN5h/WC klassifiziert wurde, und BAT 122 befinden sich nicht in diesem
Gebiet.

4.6.1 Vergleich der Spektren

Die Spektren aller galaktischen WNS5-Sterne sind aufgrund von Rauschen und Nebellinien
von eher schlechter Qualitdt. Das Spektrum der galaktischen WNS5-Sterne ist in erster Li-
nie durch die starken He n-Linien geprigt. Im Gegensatz zu den WN4-Sternen erscheint in
den Spektren des Subtyps WN5 die Stickstofflinie N m bei einer Wellenlinge von 14634 A.
In den meisten Fillen ist N dhnlich stark wie die benachbarte N v-Linie. Beide Linien
sind allerdings schwiicher als die N 1v-Linie bei 14057 A. Die Spektrallinie des neutralen
Heliums ist schwicher als die des einfach ionisierten und auflerdem auch schwicher als
die Metalllinien. Allerdings ist die Differenz zwischen den Peakhthen der beiden klassifi-
kationsrelevanten Heliumlinien geringer als in den Spektren der WN4-Sterne.

Im Spektrum von WR 20 wurde fiir die He1-Linie eine Stirke von ca. 10 A ermittelt.
Heu ist mit etwa 30 A dreimal so stark. In allen Spektren ist Kohlenstoff sichtbar. Die
Crv-Linienstirke schwankt allerdings von 12 A bis 30 A. Eine Ausnahme ist der Stern
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Abbildung 4.14 — Optische Spektren einer Auswahl von WN5-Sternen der Milchstrafle, der
LMC und der SMC
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

WR 10, der sich im spektralen Charakter von den anderen Sternen abhebt, da seine Lini-
en vergleichsweise schwach und von geringer Hohe sind. Dies gilt insbesondere fiir die
Heliumlinien der Pickering-Serie. Fiir He 1 5411 A wurde bspw. eine Aquivalentbreite von
8 A und fiir die C rv-Linie 5 A gemessen. Dagegen wurde fiir den Stern WR 20, der eben-
falls als WN-w klassifiziert wurde, jeweils eine Linienstiirke von etwa 30 A ermittelt. Im
Gegensatz zu den Spektren der anderen galaktischen Sterne, ist im Spektrum von WR 10
die He 1-Linie kaum zu erkennen. Die Stickstofflinien von N mi-v sind allerdings deutlich in
Emission zu sehen. In Ubereinstimmung mit allen galaktischen Sternen, ist N1v im Opti-
schen das dominierende Stickstoffion. In allen galaktischen WN5-Spektren ist eine Uberla-
gerung mehrerer Linien im Bereich von 4500 A bis 4650 A zu beobachten, durch die quasi
zwei groBe Linienkomplexe entstehen.

Die LMC-Sterne BAT 106, BAT 108, BAT 109 und BAT 112 werden zunéchst von der
Betrachtung ausgeschlossen, da es sich hier eventuell um Doppelsternsysteme handelt. Da-
mit stehen fiir den Vergleich nur die LMC-Sterne BAT 81 und BAT 122 zur Verfiigung.
Die Spektren beider Sterne sehen sich sehr dhnlich, obwohl die Linien von BAT 81 et-
was schwicher und schmaler sind, abgesehen von der C 1v-Linie. Die Kohlenstofflinie des
Sterns BAT 81 ist stirker, da dieser als sogenannter Ubergangstyp WN5h/WC klassifiziert
wurde. Im Allgemeinen dominieren die Heu-Linien die Spektren der LMC-Sterne des
Spektraltyps WNS5, gefolgt von den Stickstofflinien. Die Aquivalentbreite der He n-Linie
bei 15411 A betrdgt im Spektrum von BAT 81 etwa 5 A und bei BAT 122 etwa 14 A. He st
bei beiden Sternen schwicher als die zuvor beschriebene He n-Linie und auch schwécher
als die Metalllinien. Bei den Stickstofflinien ist N1v im optischen Bereich eindeutig das
Ion mit der stirksten Emission. Die N mm-Linie ist etwas stirker als die N v-Linie und im
Spektrum von BAT 122 niherungsweise so hoch wie die Kohlenstofflinie.

Ein Vergleich der Spektren der galaktischen Sterne mit denen der LMC ist in Abbildung
4.14 dargestellt. Es wird deutlich, dass es grole Unterschiede zwischen den Spektren gibt.
Mit Ausnahme des Sterns WR 10 sind die meisten Spektrallinien der galaktischen Ster-
ne etwa doppelt so hoch wie bei den LMC-Sternen. Die Linienbreiten stimmen hingegen
nidherungsweise liberein. Dies gilt sowohl fiir die Helium- als auch fiir die Metalllinien.
Der relative Hohenunterschied in der Stickstofflinie N'1v 14057 A betriigt zwischen den
Sternen BAT 122 und WR 20 etwa 0.6. Fiir WR 20 wurde eine relative Hohe zum Konti-
nuum von 2.3 gemessen und fiir BAT 122 wurde ein Wert von 1.7 ermittelt. Die relativen
Linienverhéltnisse der einzelnen Ionen stimmen jedoch in den Spektren der galaktischen
und der LMC-Sterne iiberein. Spektrale Ubereinstimmungen gibt es auch zwischen den
LMC-Sternen und dem galaktischen Stern WR 10. Die Linienhdhen der drei Sterne dhneln
sich ebenso wie die Linienbreiten. Teilweise sind die Emissionslinien der LMC-Sterne so-
gar etwas grofer. Die Sterne WR 10, BAT 81 und BAT 122 konnen als spektrale Zwillinge
bezeichnet werden.

In Abbildung 4.14 ist auch das Spektrum von AB 2, dem einzigen WNS5-Stern der Klei-
nen Magellanschen Wolke, dargestellt. Die Peakhthen dieses Sterns sind im Vergleich mit
den Peakhohen der anderen WNS5-Sternen deutlich schwicher. Die Linien der Pickering-
Serie erscheinen teilweise in Absorption. He1 ist nicht zu erkennen. Dafiir ist sowohl N 1v
als auch der N m-N v-Komplex in Emission zu sehen. Auch bei diesem Stern iiberwiegt
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4.6 Spektraltyp WN5

Tabelle 4.9 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WNS5

HeuA5411 A N1v 14057 A Nv 14603 A Civ 15808 A

W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.

[A] [A] [A] [A] [A]
WR20(-w) 32 25 2.4 20 2.3 18 1.7 30 1.9
WR61(-w) 32 22 2.4 25 2.9 45 2.4 27 1.8
BATS1 6 13 1.4 6 1.5 4 1.2 11 1.5
BAT122 15 16 1.7 9 1.7 8 1.3 6 1.2
Ausnahmen:
WR10 8 13 22 11 1.3 9 1.3 4 1.2
AB2 1 8 1.08 22 1.15 1.7 1.09 2 1.1

N1v gegeniiber den anderen Stickstoffionen. Es ist ebenfalls eine schwache Kohlenstoft-
linie mit einer Aquivalentbreite von rund 2 A zu erkennen. Diese ist, entgegen der Klas-
sifikationskriterien nach Smith et al. (1996), groBer als die He n-Linie bei 45411 A. Da
auBerdem Her1 als primires Zuordnungsmerkmal fehlt, ist die Klassifikation des Sterns
AB 2, auf Basis der vorliegenden Beobachtung, zweifelhaft. Im Vergleich mit den WNS5-
Sternen der Milchstra3e und der LMC sind teilweise Gemeinsamkeiten im Linienverlauf
und auch in der Linienbreite zu erkennen. Der Unterschied in der Linienstirke {iberwiegt
jedoch, sodass sich kein spektraler Zwilling zu diesem Stern finden lisst. Eine Zusammen-
fassung der Messergebnisse von verschiedenen Spektrallinien fiir unterschiedliche Sterne
ist in Tabelle 4.9 gegeben.

Die Spektren der sehr leuchtkriftigen LMC-Sterne BAT 106, BAT 108, BAT 109 und
BAT 112 zeigen viele Gemeinsamkeiten mit den Spektren der leuchtschwécheren WNS-
Sterne der LMC BAT 81 und BAT 122. Die Peakhohen sind jedoch im Vergleich mit den
Peakhohen des Sterns BAT 81 etwas geringer. Die Linienbreiten sind hingegen etwas grofer.
Allerdings ist die Qualitét der Spektren bedingt durch Rauschen schlechter. Die schwachen
He1-Linien sind dadurch kaum zu erkennen. Die Stickstofflinien N mi-v erscheinen in Emis-
sion, wobei die N 1v-Linie auch hier am stédrksten ist. Die Spektrallinien der anderen beiden
Stickstoffionen sowie des Kohlenstoffions C1v sind anndhernd gleich stark. Das spektrale
Bild dieser sehr leuchtkriftigen und damit auch sehr massereichen Sterne unterscheidet
sich kaum von den leuchtschwiicheren WN5-Sternen der LMC und der SMC. Ahnlich-
keiten gibt es ebenfalls mit dem galaktischen WN5-Stern WR 10. Abbildung 4.15 zeigt
eine Gegeniiberstellung der optischen Spektren der beiden LMC-Sterne BAT 108, mit der
hochsten bzw. BAT 81 mit der geringsten Leuchtkraft.
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Abbildung 4.15 — Optische Spektren des leuchtkriftigsten Sterns BAT 108 und des leucht-
schwichsten WNS5-Stern BAT 81 der LMC

4.6.2 Massenverlust

In Tabelle 4.10 sind die clumpinggewichteten Massenverlustraten aller WN5-Sterne dar-
gestellt. Die Massenverlustraten der galaktischen Sterne sind dhnlich, ausgenommen von
WR 10, fiir den ein viel geringerer M-Wert ermittelt wurde. Die spektralen Merkmale die-
ses Sterns wichen stark von den Eigenschaften der {ibrigen galaktischen WN5-Sterne ab.
WR 10 ist allerdings der einzige, galaktische Stern fiir den eine Clusterzugehorigkeit und
somit ein Distanzmodul bekannt ist. Ansatzweise ist eine Teilung der Massenverlustraten
zwischen wasserstofthaltigen und wasserstoftfreien Sternen der Milchstrae zu erkennen,
wobei es keine strikten Grenzen gibt. Fiir die LMC und die SMC ist eine solche Aussa-
ge aus Mangel an wasserstofffreien Sternen nicht moglich. Der LMC-Stern BAT 81 hat
im Vergleich mit den galaktischen Sternen einen deutlich geringeren Massenverlust. Der
Massenverlust von BAT 122 liegt hingegen im Bereich der galaktischen Werte. Die leucht-
kraftigen LMC-Sterne sind von dieser Diskussion ausgenommen und nur aufgrund der
Vollstiandigkeit in Klammern angegeben. Es zeigt sich, dass fiir diese Sterne der stirks-
te Massenverlust bestimmt wurde, was sich allerdings nicht in den Linienbreiten wider-
spiegelt. Die Differenzen in den Massenverlusten der galaktischen und der SMC Sterne
sprechen fiir einen metallizitidtsabhingigen Wind. Die Massenverlustrate des LMC-Sterns
BAT 81 unterstiitzt diese Vermutung ebenfalls, da sie kleiner als bei den Sternen der metall-
reicheren Milchstra3e, aber hoher als bei den Sternen der metalldrmeren SMC ist. Gegen
eine Abhingigkeit des Massenverlustes vom Metallanteil spricht jedoch der hohe Massen-
verlust des LMC-Sterns BAT 122.

Anhand der Tabelle wird weiterhin deutlich, dass die leuchtkriftigsten Sterne den grofiten
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Massenverlust haben. Dies gilt insbesondere fiir die LMC-Sterne, aber auch fiir die was-
serstofffreien galaktischen Sterne.

Tabelle 4.10 — Clumpingskalierte Massenverlustraten und Leuchtkrifte der WN5-Sterne ver-
schiedener Galaxien mit unterschiedlichem Metallgehalt

MW (Z = 0.02) LMC (Z = 0.006) SMC (Z = 0.002)
Stern log g@ﬁ log ﬁ Stern log g@‘;yﬁr log i Stern  log I\AZO‘//YET log ﬁ

wasserstoffhaltige Sterne

W110 -5.03 5.65 BATS81 -4.91 5.67 AB2 -5.60 535
WR49 -4.65 5.40 (BAT106 -4.30 6.48 )
WR54 -4.49 5.60 (BAT108 -4.18 6.84)

(BAT109 -3.94 6.62)
(BAT112 -4.35 6.41)
BAT122 -4.56 6.13

wasserstofffreie Sterne

WR20 -4.58 5.60
WR34 -4.44 5.50
WR61 -4.37 5.40

4.7 Spektraltyp WN6

Die Spektren der Sterne des Subtyps WN6 zeichnen sich nach dem Klassifikationsschema
von Smith et al. (1996) durch das Linienverhiltnis Hen/He1 ~ 2 aus. Dies gilt sowohl fiir
die Aquivalentbreiten als auch fiir die Peakhohen relativ zum Kontinuum. Die Stickstoff-
linie N soll gemél Klassifikation etwa dreimal so stark wie N v sein und auch stirker
als N 1v. Weiterhin ist bei einer Wellenléinge von 5808 A eine Kohlenstofflinie zu erwarten,
die shnlich stark ist, wie die He1-Linie bei 215875 A. In der MilchstraBe entsprechen die
Spektren von zehn Sternen diesen Kriterien. Drei LMC-Sterne des Samples wurden dem
Spektraltyp WN6 zugeordnet. Nur ein WN6-Stern befindet sich in der SMC.

4.7.1 Vergleich der Spektren

Die galaktischen WN6-Spektren werden durch die He n-Linie bei 14686 A dominiert. Die
zweitstirkste Linie im optischen Wellenldngenbereich stammt von N 11 und liegt bei 14634 A.
In den WN6-Spektren erscheinen die Stickstoffionen N1 bis N v in Emission. N1 zeigt
dabei die stirksten Spektrallinien, wobei die N 1v-Linien nur leicht schwicher sind bei dhn-
lichen Peakhohen. Beide Linien sind stirker als die klassifikationsrelevante He -Linie bei
einer Wellenlénge von 5411 A. Deutlich schwiicher ist die N v-Linie, deren Peakhohe im
Bereich der Peakhohen der C1v-Linie bei 15808 A und der He 1-Linie bei 15875 A liegt.
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Die C1v- und He1-Linie sind demnach nidherungsweise gleich stark. Diese allgemeinen
spektralen Merkmale gelten in guter Néiherung fiir alle galaktischen WN6-Sterne.
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Abbildung 4.16 — Vergleich der optische Spektren verschiedener, galaktischer WN6-Sterne

(WN-w und WN-s)

Trotz dieser vielen Ubereinstimmungen gibt es auch groBe Unterschiede in Bezug auf
die Linienbreiten. Abbildung 4.16 zeigt, dass es eine deutliche Aufspaltung des spektra-
len Charakters zwischen den WN-w und den WN-s Sternen gibt. Als WN6-w wurden die
Sterne WR 24, WR 28, WR 35, WR 67, WR 85 und WR 115 klassifiziert. Diese Sterne zei-
gen eine deutlich geringe Linienbreite und -stédrke als die galaktischen WN6-s Sterne, zu
denen WR 62, WR 75, WR 134 sowie WR 136 gehoren. Die schwichsten Emissionslinien
wurden in den Spektren der Sterne WR 24 und WR 28 beobachtet. Beide Sterne zeigen
im Vergleich mit den weiteren WN6-w-Sternen deutlich schwiichere Linien. Die Aquiva-
lentbreite der N mi-Linie betrdgt bei WR 24 nur etwa 11 A.Im Gegensatz dazu wurde fiir
WR 35, der ebenfalls als WN-w klassifiziert wurde, ein Wert von rund 45 A gemessen. Im
Spektrum des WN-s Sterns WR 136 ist die N m-Linie mit einer Aquivalentbreite von 80 A
deutlich starker.
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4.7 Spektraltyp WN6

Das Spektrum des einzigen SMC-Sterns AB 4 ist durch die He n-Linien geprigt. Die
Stickstofflinien sind sichtbar, aber mit einer Aquivalentbreite von nur etwa 3 A fiir N,
4 A fiir N1v und 1 A fiir Nv sehr schwach. Ahnliche Werte konnten auch fiir die He 1- und
die Civ-Linie ermittelt werden. Im Vergleich dazu wurde fiir die stirkste He n-Linie im
Optischen bei 14686 A eine Aquivalentbreite von 40 A gemessen. Im Vergleich mit den
galaktischen Sternen ergeben sich deutliche Unterschiede in Bezug auf Peakhohen und Li-
nienbreiten. Die Spektrallinien des SMC-Sterns sind deutlich schwicher als die Linien der
galaktischen Sterne. Spektrale Ubereinstimmungen konnten lediglich mit den galaktischen
Sternen WR 24 und WR 28 gefunden werden. Beide Sterne gelten allerdings als Ausnah-
me unter den WN6-Sternen der Milchstra3e. Abbildung 4.17 zeigt eine Gegeniiberstellung
der Spektren von AB4 und WR 24. Es zeigt sich, dass die Stickstofflinien des galakti-
schen Sterns deutlich stirker sind als die des SMC-Sterns AB 4. Andererseits {iberragen
einige He n-Linien des SMC-Sterns die Heliumlinien des galaktischen Sterns WR 24. Die
Linienbreiten beider Sterne stimmen naherungsweise iiberein, was fiir eine dhnlich Wind-
geschwindigkeit spricht.
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Abbildung 4.17 — Vergleich der optischen Spektren zwischen einem galaktischen WN6-w
Stern und dem WNG6-Stern der SMC

Fiir einen Vergleich mit den Spektren der LMC-Sterne stehen zunichst nur BAT 30 und
BAT 98 zur Verfiigung, da sich der dritte LMC-Stern BAT 110 in demselben Sternhaufen
R136 befindet, wie die WNS5-Sterne in den vorangegangenen Betrachtungen zum Spek-
traltyp WNS. Auch fiir BAT 110 wurde von Riihling (2008) eine sehr hohe Leuchtkraft
von log L/Ly = 6.22 ermittelt. Da es sich bei dem Spektrum vermutlich um ein Kom-
positspektrum handelt, wird der Stern vorerst von den Betrachtungen ausgeschlossen. Die
stirkste Linie ist auch in den LMC-Spektren die He n-Linie bei 14686 A. Die niichst stiirke-
ren Linien stammen ebenfalls von He r und liegen bei einer Wellenlédnge von 4861 A bzw.
6560 A. Die Reihenfolge kann mit den Stickstofflinien N 11 und N1v fortgesetzt werden,
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die beide dhnlich stark sind. Deutlich schwicher ist hingegen die N v-Linie. In den LMC-
Spektren ist ebenfalls He1 und C1v in Emission zu erkennen. Beide Spektrallinien haben
eine dhnliche Stirke, sind aber schwécher als die benachbarte He -Linie. Das Spektrum
des LMC-Sterns BAT110, der als Of/WNG6 klassifiziert ist und zunéchst aufgrund der hohen
Leuchtkraft ausgeschlossen wurde, hat keine Ahnlichkeit mit den iibrigen WN6-Sternen,
da weder N m noch N v zu sehen ist. Des Weiteren sind die He n-Linien sehr schwach und
erscheinen liberwiegend in Absorption. Die Zuordnung zur Spektralklasse WNG6 ist deshalb
mehr als fraglich. Das Spektrum stimmt viel mehr mit den Spektren der sehr leuchtkréfti-
gen WNS5-Sterne BAT 106, BAT 108 und BAT 112 iiberein.
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Abbildung 4.18 — Vergleich der optischen Spektren zwischen einem galaktischen WN6-w
Stern und einem LMC WNG6-Stern

Eindeutige spektrale Zwillinge konnten innerhalb des WN6-Spektraltyp nicht gefunden
werden. Viele Gemeinsamkeiten gibt es jedoch zwischen den Spektren der galaktischen
WN-w Sterne und den LMC-Sternen. Die Linienbreiten der galaktischen WN-s Sterne
sind deutlich gréBer als bei den LMC-Sternen. Auch die als WN-w klassifizierten Ster-
ne der Milchstralle zeigen etwas breitere Linien als die Sterne der LMC. In Abbildung
4.18 sind die Spektren der Sterne WR 35 und BAT 30 iibereinander geplottet. Dies ist ein
exemplarisches Beispiel fiir den Vergleich zwischen LMC und galaktischen WN-w Spek-
tren. Es wird deutlich, dass die Linien des LMC-Sterns etwas schwicher sind, sowohl in
Anbetracht der Peakhohen als auch der Linienbreiten. Starke Abweichungen ergeben sich
insbesondere bei der Emissionslinie N1, die bei WR 35 fast dreimal so stark ist wie bei
BAT 30. Weder fiir die Helium- noch fiir die C 1v-Linie konnten derartige Unterschiede be-
obachtet werden. Die Differenz der Linienstirken von Hen 15411 A betriigt zwischen den
Sternen WR 35 und BAT 30 nur etwa 6 A.
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Abbildung 4.19 — Vergleich der He n-Linie zwischen drei galaktischen und einem LMC-Stern
des Spektraltyp WN6

Abbildung 4.19 zeigt die He n-Linie bei 25411 A von verschiedenen galaktischen Ster-
nen im Vergleich mit dem LMC-Stern BAT 30 und dem SMC-Stern AB 4. Abgesehen von
WR 24 sind die Spektrallinien der galaktischen Sterne deutlich breiter als die Heliumlinien
des LMC- und des SMC-Sterns. Dies gilt insbesondere fiir den Stern WR 134, der als WN-s
klassifiziert wurde. Breitere Linien deuten auf einen schnelleren Sternwind hin. Die Winde
der Milchstra3ensterne scheinen somit schneller zu sein als bei den LMC- und den SMC-
Sternen. Dies spricht fiir einen metallizitdtsabhingigen Wind und damit fiir einen metalli-
zitdtsabhingigen Massenverlust. Die Linienbreite des SMC-Sterns AB 4 stimmt jedoch mit
der Linienbreite des LMC-Sterns BAT 30 iiberein, was gegen diese Theorie spricht, da der
Metallgehalt der Kleinen Magellanschen Wolke deutlich geringerer ist als der, der Grofien
Magellanschen Wolke.

Tabelle 4.11 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN6

HenA5411 A He1A5875 A Nm 4634 A C1v 5808 A
W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
WR35(-w) 19 15 22 7 1.4 53 3.1 10 1.5
WR136(-s) 60 40 2.7 25 1.5 86 35 20 1.5
BAT30 11 9 1.5 6 1.9 23 2.0 8 1.4
AB4 6 12 1.5 1 1.04 3 1.2 3 1.1
Ausnahmen:
WR24(-w) 3 14 1.3 3 1.05 12 1.5 3 1.1

Weitere Ausnahmen: WR28
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

In Tabelle 4.11 ist eine Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien
fiir unterschiedliche Sterne des Spektraltyps WNG6 dargestellt. Hier werden die Unterschie-
de zwischen den galaktischen Sternen und den Sternen der LMC bzw. der SMC erneut
deutlich. Die Werte zeigen, dass die Linien der galaktischen Sterne stirker sind als die des
LMC-Sterns und diese sind wiederum stirker als die des SMC-Sterns.

4.7.2 Massenverlust

In Tabelle 4.12 sind die Massenverlustraten und Leuchtkrifte aller WN6-Sterne des Samp-
les dargestellt. Die Werte basieren auf den Modellparametern, die von Hamann et al.
(2006), Riihling (2008) und Pasemann (2011) bestimmt wurden.

Tabelle 4.12 — Clumpingskalierte Massenverlustraten und Leuchtkrifte der WN6-Sterne ver-
schiedener Galaxien mit unterschiedlichem Metallgehalt

MW (Z = 0.02) LMC (Z = 0.006) SMC (Z = 0.002)
Stern log I\AZO\/?: og ﬁ Stern log h"z@‘/@ log ﬁ Stern  log h’;’o\fyﬁr log i

wasserstoffhaltige Sterne

WR24 -4.14 6.35 BAT30 -4.59 5.70 AB4 -4.56 5.80
WR28 -4.69 5.65 BAT98 -4.81 5.78

WR35 -4.47 5.60 (BAT110 -5.09 6.22)

WRS5 -4.02 6.26

WR136 -4.16 5.40

wasserstofffreie Sterne

WR62 -3.88 5.45
WR67 -4.33 5.40
WR75 -3.77 5.70

WR115 -4.22 5.65
WR134 -4.13 5.60

Es ist deutlich zu erkennen, dass die clumpinggewichteten Massenverlustraten der LMC-
Sterne geringer sind als die Werte der galaktischen Sterne. Da die MilchstraBe metallrei-
cher ist, kann dies auf einen metallizitidtsabhingigen Wind hindeuten. Die vergleichsweise
hohe Massenverlustrate des SMC-Sterns AB 4 spricht jedoch gegen einen solchen Zusam-
menhang. Es gibt allerdings nur diesen einen SMC-Stern des Spektraltyps WN6, sodass
diese Beobachtung keinen generellen Trend reprédsentiert. Ferner zeigt AB 4 unter allen
SMC-Sternen den mit Abstand stirksten Massenverlust. Innerhalb der galaktischen WN6-
Sterne ist eine partielle Differenzierung der Massenverlustraten zwischen wasserstofffrei-
en und wasserstoffhaltigen Sternen zu erkennen. Im Allgemeinen haben wasserstofffreie
Sterne einen stiarkeren Massenverlust als die wasserstoffhaltigen. Der hohe Massenverlust
des galaktischen Sterns WR 24 ist angesichts der schwachen Spektrallinien iiberraschend.
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Allerdings wurde fiir diesen Stern eine sehr hohe Leuchtkraft von log L/Ly = 6.35 ermit-
telt. Ahnlich leuchtkriftig sind nur die Sterne WR 85 und BAT 110 (Hamann et al. 2006;
Riihling 2008). Fiir die iibrigen WN6-Sterne wurden Leuchtkrifte in der Groenordnung
log L/Ly = 5.6 bestimmt. Ein Distanzmodul ist fiir die galaktischen Sterne WR 24, WR 67,
WR 75, WR 115, WR 134 sowie WR 136 hinreichend bekannt.
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Abbildung 4.20 — HRD der WN6-Sterne verschiedener Galaxien (Unterscheidung des Was-
serstoffgehalts: WNE-wasserstofffreie Sterne, WNL- wasserstofthaltige Sterne)

In Abbildung 4.20 sind alle Sterne in einem HRD dargestellt. Es zeigt sich, dass die
Leuchtkréfte der Sterne mit dhnlichem Massenverlust mit dem Metallgehalt der Herkunfts-
galaxie skalieren. Fiir die Sterne WR 35, BAT 30 und AB 4 wurde eine dhnliche Massen-
verlustrate bestimmt. Die Leuchtkrifte dieser Sterne nehmen mit wachsendem Metallanteil
ab. Fiir AB 4 aus der metallirmsten Galaxie wurde im Vergleich die hochste Leuchtkraft
bestimmt. Der Stern WR 67 aus der metallreichsten Galaxie ist am leuchtschwichsten.
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

Dies spricht dafiir, dass der den Sternwind treibende Mechanismus nicht ausschlieBlich
durch die Leuchtkraft bestimmt ist, sondern auch von anderen Parametern abhéngt. Da die
Sterne aus unterschiedlichen Galaxien mit verschiedenem Metallanteil stammen, kann hier
eine Abhingigkeit des Windes von der Metallizitdt vermutet werden.

4.8 Spektraltyp WN7

Insgesamt wurden neun galaktische Sterne des Samples dem Spektraltyp WN7 zugeord-
net. Drei WN7-Sterne liegen in der LMC. Kein Stern der Kleinen Magellanschen Wolke
erfiillt die Kriterien des Subtyps WN7. Nach dem Klassifikationssystem von Smith et al.
(1996) sind die Peaks der Spektrallinien des neutralen und des einfach ionisierten Heliums
eines WN7-Sterns gleich hoch, wobei die He1-Linie etwas breiter ist. Weiterhin sollten
die Stickstofflinien von N bis Nv im Spektrum zu sehen sein, wobei N 11 am stirksten
sein sollte. N v ist laut Klassifikationskriterien das schwiichste Stickstoffion. Die C 1v-Linie
sollte ebenfalls zu sehen, aber etwa dreimal schwicher als die benachbarte He 1-Linie sein.

Die Differenzierung der galaktischen Sterne in WN-w und WN-s, die von Hamann et al.
(1995b,a) eingefiihrt wurde, bezieht sich im Allgemeinen auf die frilheren Typen WN2
bis WN6. Allerdings findet diese Unterscheidung auch bei allen wasserstoftfreien WN7-
Sternen noch Anwendung. Nach Hamann et al. (2006) gelten die Sterne WR 55, WR 63,
WR 74, WR 84, WR 120 und WR 123 als WNE-w. WR 100 wurde als WNE-s eingestuft.
Lediglich fiir die Sterne WR 78, WR 82 und WR 131, die als spite Typen klassifiziert wur-
den, da sie Wasserstoff enthalten, entfillt die Unterteilung in WN-w und WN-s.

Vergleich der Spektren

Die Spektren der galaktischen Sterne, die als WN7 klassifiziert wurden, sind von der star-
ken He n-Linie bei 14686 A und von der ebenfalls starken N mi-Linie geprigt. Diese beiden
Spektrallinien iiberragen alle weiteren Linien im optischen Wellenlidngenbereich. Fiir die
Heliumlinie wurde im Spektrum von WR 55 eine Aquivalentbreite von 115 A gemessen.
Fiir die Stickstofflinie wurde ein Wert von rund 75 A ermittelt. Mit einer Aquivalentbreite
von 25 A ist die N 1v-Linie bei 14057 A etwas schwicher und schmaler, aber immer noch
auffillig. Die N v-Linie ist hingegen nur noch schwach zu erkennen. Die Peakhthen der
klassifikationsrelevanten Heliumlinien sind etwa gleich, wobei die He 1-Linie etwas breiter
als die He n-Linie ist. Die Kohlenstofflinie des Ions C1v erscheint ebenfalls in Emission,
ist aber mit einer Aquivalentbreite von rund 15 A, gemessen im Spektrum von WR 55,
deutlich schwicher als die He1-Linie, fiir die eine Stiarke von 30 A ermittelt wurde. Im
Allgemeinen dhneln sich die Linienbreiten der WN7-Milchstraensterne.

Ein Sonderfall ist dabei der Stern WR 100, der als WNE-s klassifiziert wurde und deut-
lich breitere Spektrallinien zeigt. Bei ndherungsweise gleicher Peakhthe unterscheiden
sich die Halbwertsbreiten der He n-Linie bei 45411 A im Spektrum von WR 55, der als
WN-w eingestuft wurde und WR 100 um rund 15 A. Abbildung 4.21 verdeutlicht die Un-
terschiede zwischen beiden Spektren. Die spektralen Merkmale der beiden wasserstofthal-
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Abbildung 4.21 — Vergleich der optischen Spektren zwischen einem galaktischen WN7-w
(blau) und WN7-s (rot) Stern
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Abbildung 4.22 — Vergleich der optischen Spektren zwischen zwei galaktischen WN7-Sternen
mit verschiedenen spektralen Eigenschaften

tigen Sterne WR 78 und WR 131 weichen ebenfalls von den iibrigen Spektren der galak-
tischen WN7-Sterne ab. Die Spektrallinien beider Sterne zeigen vergleichsweise geringe
Peakhohen. Der Peak der N m-Linie im Spektrum von WR 55 ist mehr als doppelt so hoch,
wie im Spektrum von WR 78. Dadurch unterscheiden sich auch die Aquivalentbreite der
Nm-Linie zwischen den beiden Spektren um etwa 30 A. Abbildung 4.22 zeigt einen Ver-
gleich der unterschiedlichen Spektren der galaktischen WN7-Sterne.

Die Spektren der LMC-Sterne sind ebenfalls von der He n-Linie bei 14686 A und der
N m-Linie bei 14634 A geprigt. Der Peak der N1v-Linie ist kleiner als bei der N m-Linie
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

aber deutlich groBer als bei der N v-Linie. Die Peaks von He1 bei 15875 A bzw. He 1t bei
A5411 A sind in etwa gleich hoch, wobei die Spektrallinie des neutralen Heliums etwas
breiter ist. Kohlenstoft ist in den Spektren der LMC-Sterne ebenfalls sichtbar, allerdings ist
die C1v-Linie eindeutig schwicher als die zuvor betrachteten Helium- und Stickstofflinien.

Eine Ausnahme ist der Stern BAT 16, in dessen Spektrum der Peak der He 1-Linie deut-
lich hoher liegt als bei der Spektrallinie des einfach ionisierten Heliums. Fiir das Verhiltnis
der He 1- zur He 1-Linie wurde in Bezug auf die Peakhthen ein Wert von 0.6 und in Bezug
auf die Aquivalentbreiten ein Wert von 0.4 ermittelt. Beide Ergebnisse widersprechen nach
dem Klassifikationsschema von Smith et al. (1996) der Zuordnung zum Spektraltyp WN7.
Sie entsprechen vielmehr den Klassifikationskriterien des Subtyps WN8. Weitere Krite-
rien des Spektraltyp WNS sind ebenfalls erfiillt. Einzig das N1v zu N m Verhiltnis der
Peakhohen entspricht mit einem Wert von 0.5 ndherungsweise den Kriterien des Subtyps
WN7. Der Stern wird deshalb von den weiteren Betrachtungen ausgeschlossen.
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Abbildung 4.23 — Vergleich der optischen Spektren zweier Sternen des Subtyps WN7 aus der
Milchstra3e und aus der LMC

Abbildung 4.23 zeigt den Vergleich der Spektren zweier WN7-Sterne die aus der Milch-
strale bzw. der LMC stammen. Es kann keine generelle Aussage iiber die Peakhthen der
galaktischen Spektrallinien im Vergleich mit den Linien der LMC-Sterne getroffen wer-
den. Es wird jedoch deutlich, dass die Emissionslinien der Metallionen in den Spektren
der Milchstraensterne etwas stirker sind. Dies trifft speziell fiir die N m-Linie zu. Dage-
gen sind die He n-Linien der LMC-Sterne teilweise deutlich stérker als bei den galaktischen
Sternen. Dies ist insbesondere bei jeder zweiten Heliumlinie der Pickering-Serie zu beob-
achten und somit auf Wasserstoff in den Atmosphiren der LMC-Sterne zuriickzufiihren,
der bei den meisten WN7-Sternen der Milchstrafle nicht zu beobachten ist. Die Spektral-
linien der galaktischen Sterne sind im Vergleich mit den Spektrallinien der LMC-Sterne
entweder breiter oder haben eine dhnliche Breite. Ausgenommen von dieser Betrachtung
sind die galaktischen Sterne WR 78 und WR 131, die generell schwiéchere Linien zeigen
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Abbildung 4.24 — Vergleich der Hen-Linie zwischen galaktischen und LMC-Sternen des
Spektraltyp WN7

als die LMC-Sterne. In Abbildung 4.24 ist ein Vergleich der He n-Linien zwischen ver-
schiedenen galaktischen und LMC-Sternen dargestellt. Der LMC-Stern BAT 58 zeigt dabei
eine deutlich geringe Linienbreite als die galaktischen Sterne, was fiir einen metallizitéts-
abhiingigen Wind spricht. Die Linienbreite von BAT 89 stimmt hingegen weitestgehend mit
der spektralen Linienbreite des galaktischen Sterns WR 74 iiberein, was gegen diese Theo-
rie spricht. Im Vergleich mit WR 84 zeigt BAT 89 jedoch etwas schmalere Linien. Deutlich
schmalere Linien sind in der Gegeniiberstellung mit dem galaktischen Stern WR 100 zu
beobachten. Dies sind ebenfalls Argumente fiir eine Abhédngigkeit des Sternwindes vom
Metallgehalt.

Es wurden keine Sterne des Subtyps WN7 aus der Milchstrale und der Groflen Ma-
gellanschen Wolke gefunden, die als spektrale Zwillinge bezeichnet werden konnen. Die
bestmoglichen spektralen Ubereinstimmungen zwischen zwei Sternen sind bereits in Ab-

Tabelle 4.13 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN7

HenA5411 A He15875 A Nm 4634 A C1v 5808 A
W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
WRS55(-w) 24 16 2.4 30 22 75 4.1 15 1.6
WR100(-s) 45 30 25 55 2.3 110 42 21 1.6
BAT89 18 15 22 16 2.0 30 24 7 1.2
Ausnahmen:
WR78 7 12 1.7 9 1.6 34 24 3 1.1
BAT16 10 10 1.9 23 2.4 35 2.9 3 1.1

Weitere Ausnahmen: WRI131
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bildung 4.23 dargestellt. Spektrale Ahnlichkeiten in dieser Form konnten auBerdem zwi-
schen den galaktischen Sternen WR 55, WR 74, WR 78, WR 120 und den beiden LMC-
Sternen BAT 58 und BAT 89 gefunden werden. In den iibrigen Spektren gibt es zu grofie
Abweichungen beziiglich Peakhohen und Linienbreiten. Dies bestitigt auch die Tabelle
4.13 in der die Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir einige WN7-Sterne der Milch-
strale und der LMC zusammengefasst sind.

4.9 Spektraltyp WN8

Aus der Milchstrale sind acht und aus der GroB3en Magellanschen Wolke zwei Sterne dem
Spektraltyp WN8 zugeordnet. Im Sample wurde kein Stern der Kleinen Magellanschen
Wolke als WNS klassifiziert. Laut Klassifikationsschema von Smith et al. (1996) soll He1
bei 15875 A in den Spektren eines WN8-Sterns doppelt so hoch und viermal so stark sein,
wie die He n-Linie bei 15411 A. Die Peakhohen der N v- und der N rv-Linie sollen deutlich
geringer sein als der Peak von N 1. Im Spektrum eines WN8-Sterns ist den Klassifikations-
kriterien zufolge weiterhin eine Kohlenstofflinie bei 15808 A zu erwarten, die im Vergleich
mit den beiden zuvor betrachteten Heliumlinien deutlich schwicher ist.

Vergleich der Spektren

Die galaktischen WNS8-Sterne zeichnen sich in erster Linie durch die Hen-Linien bei
14686 A und bei 16560 A aus, deren Peaks rund viermal so hoch sind wie das Kontinuum.
Etwas geringere Peakhohen konnten fiir die N m-Linie bei einer Wellenldnge von 4636 A
und fiir die He 1-Linie bei 25875 A beobachtet werden. Beide Linien sind in den meisten
galaktischen Spektren etwa dreimal so stark wie das Kontinuum und damit auch stédrker
als die tibrigen Spektrallinien im optischen Wellenldngenbereich. Die Spektrallinien der
Stickstoffionen N1v und N v sowie die C1v-Linie sind bei den galaktischen WN8-Sterne
nur noch schwach ausgeprigt und werden von den meisten Heliumlinien der Pickering-
Serie iiberragt. Die Spektren aller galaktischen Sterne dhneln sich stark im Vergleich der
Peakhohen und der Linienbreiten.

Lediglich der Stern WR 89 nimmt dabei eine Sonderstellung ein. In Abbildung 4.25 ist
zu sehen, dass WR 89 deutlich schwichere Linien zeigt. Fiir die He 1-Linie wurde im Spek-
trum von WR 89 ein Wert von W, ~ 6 A gemessen. Mit einer Aquivalentbreite von rund
45 A ist die He 1-Linie im Spektrum von WR 40 etwa siebenmal stirker. Dies verdeutlicht
die spektralen Unterschiede beider Sterne. Durch eigene Messungen konnte dennoch fiir
beide Sterne die Zuordnung zum Spektraltyp WNS bestitigt werden.

Die He n-Linien bei 14686 A und 16560 A dominieren auch die Spektren der beiden
LMC-Sterne des Spektraltyp WN8 BAT 44 und BAT 96. Die néchst stirkeren Linien stam-
men von N m, fiir die eine Aquivalentbreite von rund 20 A gemessen wurde. N1v und N v
sind ebenfalls zu sehen, allerdings ist Nv mit einer Aquivalentbreite von etwa 1 A im
Vergleich zu 4 A, die fiir die N 1v-Linie gemessen wurde, schwicher. Die C1v-Linie bei
15808 A ist im Spektrum von BAT 44, bedingt durch Rauschen, kaum zu erkennen. Fiir
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Abbildung 4.25 — Vergleich der optischen Spektren von galaktischen und LMC WN8-Sternen

den Stern BAT 96 liegen nur Beobachtungsdaten bis zu einer Wellenldnge von 5550 A vor,
sodass weder eine Aussage iiber die C 1v- noch iiber die klassifikationsrelevante He 1-Linie
moglich ist. Im Spektrum von BAT 44 ist der Peak von He1 bei 45875 A zweimal grofer
als der Peak des einfach ionisierten Heliums, wobei beide Linien relativ schwach sind. Die
Aquivalentbreite der He n-Linie bei einer Wellenlinge von 5411 A betriigt nur rund 5 A,
wihrend fiir He1 ein Wert von ca. 15 A gemessen wurde. In Tabelle 4.14 sind die Werte
der verschiedenen Spektrallinien fiir einige Sterne der Milchstraf3e und der Grofen Magel-
lanschen Wolke zusammengefasst dargestellt.

Ein Vergleich der Spektren zwischen galaktischen und LMC-Sternen ist in Abbildung
4.25 dargestellt. WR 40 ist ein exemplarisches Beispiel fiir einen galaktischen WN8-Stern.
Die Spektrallinien des Sterns WR 130 sind dagegen schon etwas schwicher. Es konnten
kaum Gemeinsamkeiten zwischen den galaktischen Spektren denen der LMC gefunden
werden. Die Peakhohen in den galaktischen Spektren sind meist groBer als in den Spek-
tren der LMC-Sterne. Dies gilt insbesondere fiir die N m- und die He 1-Linien (siehe auch
Tabelle 4.14). Spektrale Ubereinstimmungen gibt es lediglich zwischen den beiden LMC-
Sternen BAT 44 und BAT 96 und den Sternen WR 89 bzw. WR 130, die unter den galak-
tischen Sternen als spektrale Ausnahme galten . Die Gemeinsamkeiten sind jedoch nicht
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Tabelle 4.14 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN8

HeuA5411 A He115875 A N 14634 A Civ 5808 A
W, FWHM Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
WR40 9 18 15 45 3.2 50 3.0 4 1.1
BAT44 6 17 1.2 15 1.4 22 2.1 - -
BAT96 7 14 1.6 - - 17 1.9 - -
Ausnahmen:
WR89 0.7 9 1.1 6 1.3 12 1.7 1.5 1.03
WRI130 4 10 1.5 17 22 30 22 2.0 1.05

ausreichend um diese Sterne als spektrale Zwillinge zu bezeichnen. Grofle Abweichungen
gibt es insbesondere zwischen den Hohen der Peaks, weniger zwischen den Linienbreiten.

In Abbildung 4.26 ist die markante He n-Linie von einigen galaktischen Sternen und ei-
nem LMC-Stern im Vergleich dargestellt. Auf den zweiten LMC-Stern wurde verzichtet,
da beide Sterne eine sehr dhnliche Linienbreite haben. Es wird deutlich, dass sich die spek-
tralen Linienbreiten nur gering unterscheiden. WR 40 und WR 66 zeigen etwas breitere Li-
nien als der LMC-Stern BAT 96. Da breitere Linien auf einen schnelleren Wind hindeuten,
ist dies ein Indiz fiir einen metallizitdtsabhingigen Sternwind. Dagegen spricht allerdings,
dass die Linienbreiten des LMC-Sterns BAT 96 und des galaktischen Sterns WR 123 sehr
ghnlich sind.
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Abbildung 4.26 — Vergleich der He n-Linie zwischen drei galaktischen und einem LMC-Stern
des Spektraltyp WN§
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4.10 Spektraltyp WN9

4.10 Spektraltyp WN9

Das Klassifikationsschema von Smith et al. (1996) umfasst nur die Spektraltypen WN2
bis WNS. Fiir den Subtyp WN9 sind nur noch wenig Zuordnungskriterien angegeben. Das
Hauptkriterium, welches iiber das Linienverhiltnis He m zu He 1 definiert ist, ist mit einem
Fragezeichen versehen. Die Klassifikation der Sterne der Spektralklassen WN9 bis WN11
basiert daher auf einem System von Crowther et al. (1995) (vgl. Tabelle 2.2 Seite 12).

Nach diesem System zeichnet sich das Spektrum eines WNO9-Sterns durch die Relation
Nm > Nu beziiglich der Linienstidrke aus. Dieses bezieht sich Crowther et al. (1995) zu-
folge auf die N m-Linie bei einer Wellenléinge von 4634 A und die N n-Linie bei 13995 A.
AuBerdem soll im Spektrum eines WN9-Sterns kein N 1v bei einer Wellenldnge von 4057 A
zu sehen sein. Zwei WN9-Sterne des Samples befinden sich in der Milchstra3e und fiinf in
der LMC. In der SMC ist derzeit kein Stern des Subtyps WN9 bekannt.

Vergleich der Spektren

Die Spektren der galaktischen Sterne WR 105 und WR 108 sind von den He n-Linien bei
14861 A bzw. 16560 A gepriigt, da sie alle anderen Spektrallinien im Optischen iiberragen.
In Abbildung 4.27 sind die Spektren beider galaktischen WN9-Sterne WR 105 und WR 108
in einem Wellenlingenbereich von 4000 A bis 5100 A dargestellt. Die letztgenannte Heli-
umlinie ist aus diesem Grund nicht sichtbar. Bei beiden Sternen ist die Spektrallinie des
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Abbildung 4.27 — Vergleich der optischen Spektren von galaktischen und LMC WNO-Sternen
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4 Phinomenologie der Spektraltypen in Abhingigkeit der Metallizitit

Tons N dhnlich stark wie die He n-Linie bei 14686 A. Da die Spektren sehr verrauscht
sind, ist eine verldssliche Angabe iiber die C1v-Linie bei 45808 A oder iiber héher ioni-
sierte Stickstofflinien kaum méglich. Weiterhin liegen fiir WR 105 nur Beobachtungsdaten
ab einer Wellenldnge von 4600 A vor, sodass die klassifikationsrelevante N n-Linie nicht
zu sehen ist. Eine weitere N u-Linie konnte jedoch mithilfe der NIST-Datenbank 3 (Natio-
nal Institute of Standards and Technology) bei einer Wellenlidnge von 5002 A identifiziert
werden. Diese Linie ist im Spektrum des Sterns WR 105 deutlich sichtbar und mit einer
Aquivalentbreite von rund 4 A schwiicher als die klassifikationsrelevante Linie des zwei-
fach ionisierten Stickstoffs, fiir die eine Stiirke von 6 A gemessen wurde. Im Spektrum des
Sterns WR 108 ist weder die N n-Linie bei 13995 A noch bei 15002 A zu sehen.

In Abbildung 4.27 sind auch die Spektren der LMC-Sterne dargestellt. Diese sind wie
in den galaktischen Spektren von den He n-Linien und der He 1-Linie bei 45875 A geprigt.
Allerdings zeigen alle Sterne sehr schmale Linien. Die Halbwertsbreite der He n-Linie bei
14861 A betridgt im Spektrum von BAT 22 nur etwa 8 A, wobei BAT 22 der LMC-Sterne
mit den breitesten Linien ist. Im Spektrum von BAT 76 wurde fiir die Heliumlinie nur eine
Halbwertsbreite von ca. 4 A gemessen. Die beiden klassifikationsrelevanten Spektrallinien
des einfach und zweifach ionisierten Stickstoffs sind in allen Spektren zu sehen. Mit ei-
ner Aquivalentbreite von etwa 4 A ist die N m-Linie deutlich stirker als die N n-Linie, fiir
die ein Wert von nur ca. 1 A bestimmt wurde. In Ubereinstimmung mit den Klassifikati-
onsanforderungen des Spektraltyp WNO kann kein N 1v beobachtet werden. Die Spektren
der WNO-Sterne BAT 54, BAT 111 und BAT 120 sind zu verrauscht oder mit Nebellinien
versetzt, sodass sie nur bedingt verwendet werden konnen.

Tabelle 4.15 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des

Subtyps WN9
He 1114861 A He114922 A N 113995 A N 1 14634 A
W, FWHM Peak/K. W,  Peak/K. W,  Peak/K. W,  Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
WRI105 13 9 2.3 3 1.5 - - 6 1.9
WRI08 3 8 1.3 0.3 1.1 - - 5 1.8
BAT22 22 8 3.6 4 15 1 1.1 4 1.6
BAT76 14 4 3.7 4 1.6 0.7 1.1 4 1.9

Im Vergleich sind die Heliumlinien der LMC-Sterne schmaler als die Linien der galak-
tischen Sterne. Eine Ausnahme ist BAT 22, dessen Spektrallinien eine dhnliche Breite auf-
weisen. Dafiir sind die Peakhdhen der Heliumlinien in den LMC-Spektren héufig grofer.
Die Hohen der N mi-Peaks stimmen hingegen niherungsweise zwischen den Sternen beider
Galaxien iiberein, wobei die Stickstofflinien der galaktischen Sterne breiter sind. Zwischen

Shttp://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm; Zugriff: 25.05.2011
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4.10 Spektraltyp WN9

den Sternen BAT 76 und WR 105 unterscheiden sich die Aquivalentbreiten der N m-Linie
bei 14634 A um rund 2 A. In dhnlicher Form gilt dies auch fiir die N ni-Linie bei 15002 A,
die mit Ausnahme von WR 108 in allen WN9-Spektren zu sehen ist. Die vergleichsweise
schmalen Linien der LMC-Sterne konnen auf einen langsameren Wind zuriickgefiihrt wer-
den. Da die GroBe Magellansche Wolke metalldrmer als die Milchstra3e ist, spricht dies
fiir einen metallizitidtsabhingigen Wind und somit fiir eine Abhiingigkeit des Massenverlust
vom Metallgehalt. In Tabelle 4.15 sind die Kennwerte einiger Spektrallinien verschiedener
WNO-Sterne im Uberblick zusammengestellt.

Spektrale Ubereinstimmungen in Bezug auf Linienverhiltnisse und Linienstirken konn-
ten zwischen dem galaktischen Stern WR 105 und den LMC-Sternen BAT 22 und BAT 76
gefunden werden. Als spektrale Zwillinge konnen dabei nur WR 105 und BAT 22 bezeich-
net werden, wobei sich die Schnittmenge zwischen den verfiigbaren Beobachtungsdaten
beider Sterne auf den Bereich 14600 A bis 15600 A beschriinkt, wie in Abbildung 4.28 zu
sehen ist.
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Abbildung 4.28 — Spektrale Zwillinge des Subtyps WN9
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4.11 Spektraltyp WN10

Unter allen Sternen, die fiir die Analyse ausgewéhlt wurden, sind insgesamt nur zwei Ster-
ne dem Spektraltyp WN10 zugeordnet. Beide Sterne BAT 13 und BAT 45 befinden sich
in der LMC. Die WN10-Sterne sind allein durch die Relation N ~ N gekennzeichnet.
Crowther et al. (1995) beziehen sich dabei auf die N n-Linie bei 13995 A und die N m-Linie
bei 14634 A.

Vergleich der Spektren

In Abbildung 4.29 ist ein Ausschnitt der optischen Spektren der WN10-Sterne dargestellt.
Es wird deutlich, dass die stirksten und somit auffilligsten Linien einerseits vom neu-
tralen Helium stammen und bei einer Wellenldnge von 5875 A liegen und andererseits
vom einfach ionisierten Helium bei einer Wellenliinge von 4861 A emittiert werden. Bei-
de Linien sind mindestens viermal hoher als das Kontinuum. Die néchst stirkeren Spek-
trallinien stammen ebenfalls vom Helium. Auffillig ist weiterhin die N mi-Linie bei einer
Wellenlidnge von 4634 A. Da sich hier verschiedene Linien iiberlagern, kommt es zu ei-
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Abbildung 4.29 — Optische Spektren der zwei LMC-Sterne des Spektraltyp WN10
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4.11 Spektraltyp WN10

nem regelrechten Emissionslinienkomplex. Entgegen der WN10-Klassifikationskriterien
ist die N i-Linie bei 13995 A, fiir die eine Aquivalentbreite von rund 1 A gemessen wurde,
schwiicher als die ca. 3 A starke N m-Linie. Beide Linien sind, aufgrund ihrer Bedeutung
fiir die spektrale Klassifikation in Abbildung 4.29 mit rot beschriftet. Die N n-Linie bei
A5002 A ist mit einer Aquivalentbreite von etwa 4 A hingegen #hnlich stark wie die N m-
Linie. Ein weiterer Emissionskomplex ist in beiden WN10-Spektren einem Bereich um
A5700 A zu beobachten. Hier iiberlagern sich verschiedene Stickstoff- und Kohlenstoffli-
nien von N1, N1t und Cur. In Abbildung 4.30 ist dieser Bereich fiir beide WN10-Sterne
dargestellt. Die Emissionslinien wurden mithilfe der Datenbank NIST identifiziert.
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Abbildung 4.30 — Emissionslinienkomplexes im Spektrum der WN10-Sterne

Mit einer Halbwertsbreite von etwa 5 A, die fiir die He n-Linie bei 14861 A gemessen
wurde, sind die Spektrallinien der WN10-Sterne sehr schmal. Dies spricht fiir einen langsa-
men Wind. Die schmalen und sehr hohen Linien kdnnten allerdings auch von einem Nebel
stammen. In den Untersuchungen von Nota et al. (1996) wurde fiir keinen der beiden Ster-
ne ein Nebel nachgewiesen. In Tabelle 4.16 sind die Werte bestimmter Spektrallinien noch
einmal im Uberblick dargestellt. Die meisten Heliumlinien zeigen weiterhin die WR-Stern
typischen P-Cygni Profile. Dieses besondere Linienprofil, als Resultat der Uberlagerung
einer blauverschobenen Absorbtions- mit einer starken Emissionslinie, ist ein Hinweis auf
eine expandierende Sternatmosphire.

Tabelle 4.16 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN10

Hen 14861 A Her114922 A Nna3995 A Nm 4634 A
W, FWHM Peak/K. W,  Peak/K. W, Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
BATI3 30 5 6.3 5 2.0 0.8 1.1 3 1.7
BAT45 25 5 47 6 2.0 14 1.3 3 1.7
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4.12 Spektraltyp WN11

Die Spektren der Sterne des Subtyps WN11 sind nach Crowther et al. (1995) durch gleich-
starke Spektrallinien des einfach ionisierten Stickstoff und Helium bei einer Wellenlidnge
von 3995 A bzw. 4541 A gekennzeichnet. Des Weiteren ist eine schwache N m-Linie bei
einer Wellenliinge von 4634 A zu erwarten. Insgesamt gibt es nur drei Sterne des Samples,
die dem Spektraltyp WN11 zugeordnet wurden. Alle drei Sterne BAT 55, BAT 130 und
BAT 133 liegen in der LMC.

Vergleich der Spektren
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Abbildung 4.31 — Optische Spektren zweier LMC-Sterne des Spektraltyp WN11

Die optischen Spektren von zwei LMC-Sternen des Spektraltyp WN11 sind in Abbil-
dung 4.31 dargestellt. Es wird deutlich, dass das spektrale Bild der WN11-Sterne iiber-
wiegend von Helium gezeichnet ist. Die stirkste Spektrallinie, die rund viermal stérker als
das Kontinuum ist, stammt vom einfach ionisierten Helium und liegt bei einer Wellenldnge
von 4861 A. Ahnlich stark ist die Spektrallinie des neutralen Heliums bei 45875 A, die
etwa dreimal grofer als das Kontinuum ist. Im Gegensatz zu den Heliumlinien sind die
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Stickstofflinien sehr schwach. Die klassifikationsrelevante N n-Linie ist mit einer Aquiva-
lentbreite von nur rund 0.75 A zwélf mal schwicher als die He 1-Linie bei 15875 A, fiir
die ein Wert von 9 A gemessen wurde. Mit einer Aquivalentbreite von nur rund 0.3 A, ist
die N m-Linie bei 14634 A gemdl der Klassifikationsbedingungen noch schwicher. In Ab-
bildung 4.31 sind die Spektrallinien, auf denen die Klassifikationskriterien von Crowther
et al. (1995) basieren, mit roter Schrift gekennzeichnet. Es zeigt sich, dass die He n-Linie
im Spektrum von BAT 133 in Absorption erscheint. Da in der Klassifikation lediglich eine
dhnliche Linienstirke der N 11- und der He n-Linie gefordert wird und sich beide Spektralli-
nien in der Aquivalentbreite nur um rund 0.2 A unterscheiden, sind die Kriterien des Spek-
traltyp WN11 dennoch erfiillt. Eine deutlich stirkere N n-Linie, mit einer Aquivalentbreite
von ca. 2.5 A, ist bei einer Wellenlidnge von 5002 A zu beobachten. Der Emissionslinien-
komplex im Bereich von 25700 A ist auch in den WN11-Spektren in schwicherer Aus-
pragung zu erkennen. Er setzt sich wahrscheinlich aus Linien des neutralen, sowie niedrig
ionisierten Stickstoff und des zweifach ionisierten Kohlenstoff zusammen. Die Spektralli-
nien aller WN11-Sterne sind sehr schmal. Fiir die He u-Linie bei 14861 A wurde nur eine
Halbwertsbreite von rund 3 A gemessen. Dies deutet auf einen sehr langsamen Wind hin.
In Tabelle 4.17 sind die Daten verschiedener Spektrallinien von den Sternen des Subtyps
WN11 zusammengetragen. Als weiteres spektrales Merkmal, erscheinen viele He 1-Linien
der WN-Sterne in Form von P-Cygni-Profilen.

Tabelle 4.17 — Zusammenfassung der Kennwerte verschiedener Spektrallinien fiir Sterne des
Subtyps WN11

Hen 14861 A He14922 A N1 A3995 A Nm 4634 A
W, FWHM Peak/K. W,  Peak/K. W,  Peak/K. W, Peak/K.
[A] [A] [A] [A] [A]
BAT130 10 3 3.6 1 1.4 0.8 1.3 0.3 1.1
BATI133 10 2 4.9 0.2 1.2 0.2 1.1 0.3 1.1

Die sehr schmalen und hohen Linien in den WN11-Spektren deuten auf einen, den Stern
umgebenden, Nebel hin. Die markanten Nebellinien der ,,verbotenen “ O m-Uberginge
bei 14959 A und 15007 A sind in den vorliegenden WN11-Spektren nicht zu erkennen.
Mit rund 30kK sind die Temperaturen der WN11-Sterne allerdings auch zu gering um
die benotigte Ionisationsenergie aufzubringen. Fiir die beiden Sterne BAT 55 und BAT 133
konnte unter anderem anhand der Hf3-Linie das Vorhandensein eines Nebels von Nota
et al. (1996) bzw. Pasquali et al. (1999) abgeleitet werden. Fiir BAT 130 liegen bisher keine
Informationen beziiglich eines Nebels vor. Die spektrale Ahnlichkeit zu BAT 133 legt die
Existenz eines Nebels allerdings auch fiir BAT 130 nahe.
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5.1 Quantitative Verteilung der Subtypen

Die einzelnen Spektralklassen zeigen unterschiedliche Hiufigkeiten in den Galaxien. Ta-
belle 5.1 zeigt die quantitative Verteilung der Spektraltypen aller beriicksichtigten WN-
Sterne in den drei Galaxien. Doppelsterne wurden auch bei dieser Aufzihlung nicht mit
einbezogen. Zundchst wird deutlich, dass in der SMC mit Abstand die wenigsten WN-
Sterne vertreten sind. Lediglich sechs WN-Sterne wurden hier bisher entdeckt, die laut
Foellmi et al. (2003a) alle zu den friihen Typen WN2 bis WN35 gehoren, mit einem Maxi-
mum bei WN3. Des Weiteren konnte bei allen Sternen der SMC Wasserstoff nachgewiesen
werden (vgl Tabelle 4.3). Dies ist jedoch ungewohnlich, da Wasserstoff in der Regel nur in
den Atmosphéren der spdten Typen WN7 bis WN11 beobachtet wird.

Tabelle 5.1 — Anzahl der betrachteten WN-Sterne pro Spektraltyp und Galaxie

Spektraltyp MW LMC SMC
WN2 1 1 0
WN3 3 12 3
WN4 9 23 1
WNS5 6 6 1
WN6 10 3 1
WN7 9 3 0
WN8 8 2 0
WNO9 2 5 0
WNI10 0 2 0
WNI11 0 3 0

Spektraltyp nach: MW: van der Hucht (2001); LMC: Breysacher et al. (1999); Foellmi et al. (2003b); SMC:
Foellmi et al. (2003a)

Die meisten WN-Sterne, die in dieser Arbeit betrachtet werden, sind in der LMC zu
finden. Es wurden 60 Sterne beriicksichtigt, von denen eine deutliche Mehrheit als WN4
klassifiziert wurde. Der Stern BAT 73, der als WN4.5 eingestuft wird, wird hier ebenfalls
als WN4 gehandhabt. In der LMC ist, wie auch in der SMC, ein Trend zu den frithen Typen
zu erkennen. 70% der LMC-Sterne gehoren den frithen Typen an. Auch in der LMC zeigen
WNE-Sterne vereinzelt Wasserstoff, dies bleibt dort jedoch eher die Ausnahme. Hingegen
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zeigen nahezu alle spaten Typen Wasserstoff (vgl. Tabelle 4.2). Weiterhin befinden sich
in der LMC drei Sterne, die dem Ubergangstyp WN/WC zugeordnet wurden. Alle drei
WN/WC-Sterne gehoren zu den frithen Typen.

Insgesamt wurden 49 galaktische Sterne beriicksichtigt, deren Verteilung auf die einzel-
nen Spektraltypen nidherungsweise einem GauB3-Profil entspricht, unter Vernachldssigung
der Subtypen WN10 und WNI11. Das Maximum der Verteilung liegt bei WN6, wobei es
ebenso viele friihe wie spéte Typen gibt. Auch hier konnte bei den frithen Typen, bis auf
einige Ausnahmen, kein Wasserstoft in der Sternatmosphire nachgewiesen werden. Im
Gegensatz dazu konnte bei allen spiten Typen Wasserstoff in Emission beobachtet werden
(vgl. Tabelle 4.1). Die Spektralklassen WN10 und WN11, die auch als sehr spite Typen
bezeichnet werden, sind in der Milchstra3e jedoch nicht vertreten.

Es zeigen sich somit groBe Unterschiede zwischen den Galaxien beziiglich Verteilung
der WN-Sterne auf die spektralen Subtypen. Wihrend die Verteilung der galaktischen Ster-
ne annihernd einem GauB-Profil entspricht und daher die gleiche Anzahl an frithen wie
spaten Typen existiert, verschiebt sich das Maximum in der LMC und besonders ausge-
pragt in der SMC in Richtung friihe Typen. Nach Crowther (2008) setzt sich dieser Trend
auch unter Einbezug der Doppelsterne fort und ist somit nicht durch meine Auswahlkriteri-
en bedingt. Diese Phinomene resultieren vermutlich aus unterschiedlichen Metallanteilen
in den Galaxien. Nach Crowther (2000) hat die Metallizitit einer Galaxie entscheiden-
den Einfluss auf die Entwicklung von WR-Sternen. Die absolute Anzahl der Wolf-Rayet-
Sterne und ihre Verteilung auf die Subtypen sind abhingig vom Metallgehalt ihrer Umge-
bung. Je geringer der Anteil an Metallen ist, desto weniger WR-Sterne sind laut Crowther
(2008) dort zu erwarten. In dem Sample dieser Arbeit bestitigt sich dies nicht, da in der
vergleichsweise metallarmen LMC die meisten WN-Sterne zu finden sind. Dies ist aller-
dings auf Auswahleffekte zuriickzufiihren. Die Magellanschen Wolken haben gegeniiber
der Milchstrae den Vorteil, dass sie von der Erde aus vollstindig zu iiberblicken sind.
Da sich das Sonnensystem in einem #dufleren Spiralarm der Milchstrafle befindet, ist es
bisher unmoglich die gesamte Galaxie, durch das optisch dichte galaktische Zentrum, ein-
zusehen. Aus diesem Grund kann keine exakte Population an galaktischen WR-Sternen
bestimmt werden. Weiterhin wurden ausschlieBlich WN-Einzelsterne betrachtet, fiir die
optische Spektren vorlagen. Eine korrekte Bilanz miisste zusétzlich WC- und WO- sowie
Doppelsterne beinhalten. Fiir die SMC, der metalldirmsten der drei Galaxien, trifft die An-
nahme, sowohl in Bezug auf die Milchstrae als auch auf die LMC, eindeutig zu. Hier
wurde die geringste Anzahl an WR-Sternen beobachtet.

Die Verteilung der WN-Sterne auf die Subtypen ist ebenfalls metallizitdtsabhingig (Crow-
ther 2000). In Tabelle 5.2 sind die Metallizitdten Z der einzelnen Galaxien und die absolute
Anzahl der WNE- und WNL-Sterne dargestellt. Zusitzlich wird die Anzahl der Sterne ge-
listet, die als frithe Typen klassifiziert wurden und dennoch Wasserstoff enthalten. Es zeigt
sich, dass die frilhen Typen in Umgebungen mit geringerem Metallgehalt eindeutig iiber-
wiegen. Nach Crowther (2000) hat die Metallizitédt einen Einfluss auf die Haufigkeit der
Spektraltypen. Der Subtyp WNG6 tritt demnach vermehrt bei solarem Metallgehalt auf, die
Subtypen WIN3 und WN4 hingegen bei nur 4% des solaren Wertes (Z = 0.0008). Die erste
Aussage stimmt mit meinen Ergebnissen iiberein, da in der Milchstra3e ein Maximum an
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WNG6-Sternen zu beobachten ist (vgl. Tabelle 5.1). Die zweite Aussage deckt sich jedoch
nur tendenziell mit meinen Daten, da sowohl in der LMC als auch in der SMC die Mehrheit
der Sterne als WN3 oder WN4 klassifiziert wurden, die Metallizitdt in beiden Galaxien je-
doch wesentlich hoher als der genannte Wert von Z = 0.0008 ist. Eine Verschiebung in der
Spektraltypenverteilung zu den friithen Subtypen bei geringerer Metallizitit kann allerdings
bestitigt werden.

Tabelle 5.2 — Anzahl der Sterne des Samples, die als friihe bzw. spite Typen klassifiziert
wurden aus verschiedenen Galaxien mit unterschiedlichen Metallanteilen (Metallizitidt nach
Foellmi et al. (2003a))

Galaxie 7 WNE WNE-h WNL

(WNZ—WNS) (eindeutiger Wasserstoff) (WN7—WN 11 )
MW 0.02 19 2 19
LMC 0.006 42 12 15
SMC 0.002 5 5 0

WNG6-Sterne sind nicht mit gelistet.

5.2 Metallizitat und Massenverlust

Der Metallgehalt hat nach Foellmi et al. (2003a) vor allem einen direkten Einfluss auf den
strahlungsgetriebenden Sternwind. Hierbei spielt Eisen eine entscheidende Rolle, obwohl
es ein sehr seltenes Element ist. Sogar in metallreichen Umgebungen wie der Milchstralle
ist der Wasserstoffanteil bis zu 2500-mal hoher als der des Eisen. Aufgrund der sehr kom-
plexen atomaren Struktur des Eisens, gibt es unzihlige mogliche Uberginge. Dadurch sind
die Eisenionen sehr effiziente Absorber und kénnen somit auch wieder viel Strahlung emit-
tieren. Der Eisenanteil hat daher einen groflen Einfluss auf den Massenverlust, da die Be-
schleunigung durch den Strahlungsdruck in den Spektrallinien die Gravitationsbeschleu-
nigung deutlich iibersteigt. Der zuletzt beschriebene Effekt wird als Linien-getriebener-
Wind (engl. line-driven wind) bezeichnet. Ein hoherer Metallanteil, kdnnte somit einen
hoheren Massenverlust zur Folge haben. Dadurch konnten die Fusionsprodukte aus dem
Kern schneller an die Oberfliche gelangen und im Spektrum sichtbar werden. Die Sterne
erreichen somit frither die WC- oder WO-Phase. Fiir diese These spricht, dass in Umge-
bungen geringerer Metallizitit die WN-Sterne im Vergleich zu den WC- oder WO-Sternen
iiberwiegen. (Crowther 2008).

In Tabelle 5.2 wird deutlich, dass alle SMC-Sterne Wasserstoff zeigen, obwohl sie als
frithe Typen klassifiziert wurden. In der MilchstraB3e ist die Schnittmenge zwischen friithen
Typen und wasserstofthaltigen Sternen viel geringer. Dies konnte auf den unterschiedlichen
Metallgehalt und somit auf unterschiedlich schnelle Winde zuriickzufiihren sein. Der Mas-
senverlust ist bei den SMC-Sternen geringer, wodurch die wasserstoffhaltigen Hiillen nicht
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so schnell abgetragen werden kénnen wie in der metallreicheren Milchstrafle. Konsequen-
terweise sind die SMC-Sterne im Gegensatz zu den galaktischen Sternen gleichen Subtyps
wasserstoffhaltig, obwohl sich die Sterne beider Galaxien aufgrund dhnlicher Temperatu-
ren in einem #hnlichen Brennstadium befinden. Ahnliche Phiinomene sind auch beziiglich
der LMC-Sterne zu beobachten. Etwa 30% der Sterne frithen Typus zeigen hier noch Was-
serstoff, darunter sind alle Sterne des Spektraltyps WNS5 (vgl. Tabelle 4.2). Dies unterstiitzt
die Annahme iiber die Abhdngigkeit des Massenverlustes vom Metallgehalt, da die LMC
metalldrmer als die Milchstralle, aber metallreicher als die SMC ist. Die Massenverlustra-
ten der LMC-Sterne sind offenbar teilweise schon ausreichend um die wasserstofthaltigen
Hiillen abstoBen zu konnen, jedoch noch nicht so stark wie in der Milchstrale. Die Gren-
ze zwischen den wasserstofffreien WNE- und wasserstoffarmen WNL-Sternen verschiebt
sich in der LMC somit in Richtung kleinerer Subtypennummer.

Ein weiteres Argument fiir die Abhiingigkeit des Massenverlustes vom Metallgehalt lie-
fert die Abbildung 5.1. In dieser Darstellung sind die clumpinggewichteten Massenverlus-
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Abbildung 5.1 — clumpingskalierte Massenverlustraten in Abhéngigkeit der Leuchtkraft der
gesamten Sterne des Samples (auler der Sterne des R136-Cluster) mit jeweiliger Regressions-
gerade und der von Nugis & Lamers (2002) postulierte M-L-Zusammenhang fiir galaktische
WNE-Sterne (Annahme D=4)
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traten der gesamten Sterne, nach Herkunftsgalaxien unterscheidbar, in Abhingigkeit ihrer
Leuchtkrifte dargestellt. Ausgeschlossen von dieser Betrachtung sind lediglich die Sterne
aus dem Sternhaufen R136, die sehr leuchtkréftig und daher vermutlich Doppel- oder so-
gar Mehrfachsterne sind. Die Sterne der Milchstra3e werden nach Sternen unterschieden,
fiir die ein bekanntes Distanzmodul vorliegt und jene, deren Distanz unsicher ist. Zudem
wurde fiir jede Galaxie eine lineare Regressionsgerade berechnet, die ebenfalls in der Ab-
bildung dargestellt ist. Die graue Gerade entspricht den Ergebnissen von Nugis & Lamers
(2002), die fiir WN-Sterne den empirischen Zusammenhang

©

L

IOg(M@/yr) =-13.6 + 1.6310g(L—) +2.22logY (5.1
ableiteten. Die Gleichungen aller Geraden sind in Tabelle 5.3 angegeben. Es zeigt sich,
dass die Ausgleichsgerade aller galaktischer Sterne den grofiten Anstieg hat. Der Anstieg
fiir die galaktischen Sterne ist geringer, wenn nur Sterne mit bekanntem Distanzmodul
beriicksichtigt werden. Die Geraden der LMC- und der SMC-Sterne haben eine dhnliche
Steigung, wobei die Gerade der LMC deutlich oberhalb der Geraden der SMC verlduft. In
dieser Darstellung und anhand der Gleichungen (vgl. Tabelle 5.3) wird deutlich, dass, bei
gleicher Leuchtkraft, die Sterne der Milchstrale einen hoheren Massenverlust haben als
die Sterne der LMC. Die Sterne der SMC haben bei dhnlicher Leuchtkraft den geringsten
Massenverlust. Da die Rangfolge der hochsten Massenverlustraten bei dhnlicher Leucht-
kraft von der Milchstrae angefiihrt wird und diese die metallreichste der drei Galaxien ist,
spricht diese Beobachtung fiir eine Abhingigkeit des Massenverlustes von der Metallizitit.

Im Vergleich mit der von Nugis & Lamers (2002) postulierten M-L-Abhiingigkeit fiir
galaktische WNE-Sterne ergeben sich grofle Unterschiede in Bezug auf unsere Ergebnisse.
In Abbildung 5.1 wird deutlich, dass nahezu alle galaktische Sternen unterhalb der Geraden
von Nugis & Lamers (2002) liegen. Offenbar beschreibt die Formel von Nugis & Lamers
(2002) die galaktischen WN-Sterne nicht ausreichend und ist zudem bei abweichender
Metallizitdt ungeeignet.

Tabelle 5.3 — Regressionsgeraden fiir die M-L-Verhiltnisse (Abbildung 5.1) in den verschie-
denen Galaxien im Vergleich mit der empirischen Formel von Nugis & Lamers (2002)

Geradengleichung
M[Mo/yt]  L[Lo]

Galaxie

Sterne mit bekannter Distanz log M = 0.53log L — 7.34 — log VD

MW .

alle Sterne log M = 0.75log L — 8.58 — log VD
LMC logM = 0.271og L — 6.03 — log VD
SMC log M = 0.231log L — 6.80 — log VD

Nugis & Lamers (2002): WNE-Sterne logM = 1.631og L — 13.619
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5 Einfluss der Metallizitit

Fiir die Abhingigkeit des Massenverlustes von der Metallizitdt ermittelten Vink & de
Koter (2005) fiir WN-Sterne anhand von Modellanalysen den Zusammenhang M o Z %86
Crowther (2008) bestimmte hingegen, basierend auf Beobachtungsdaten, die Abhingigkeit
M o Z mit a ~ 0.8+0.2. Analysen von Grifener & Hamann (2008) ergaben eine Relation
der Form M o« Z %9,

Eigene Untersuchungen mit einem deutlich umfassenderen Sample auf Basis der vor-
liegenden Daten, die von Hamann et al. (2006); Riihling (2008) und Pasemann (2011)
bestimmt wurden, bestdtigen die Ergebnisse von Crowther (2008). Fiir die eigene Ana-
lyse werden zunéchst nur die WNS5-Sterne beriicksichtigt. Die Sterne des Clusters R136
werden nicht mit beriicksichtigt. Um eine Abhiingigkeit der Form M o Z® erkennen zu
konnen, werden die Werte der Massenverluste gegen die Metallizitét in logarithmischen
Skalen aufgetragen. Dafiir wurden fiir alle WNS5-Sterne der drei Galaxien die Mittelwerte
der Massenverlustraten bestimmt. In Abbildung 5.2 sind die gemittelten, clumpingskalier-
ten Massenverlustraten der WN5-Sterne in Abhéngigkeit der Metallizitit der Herkunfts-
galaxie dargestellt. Mittels der Regressionsgeradengleichung, die ebenfalls im Diagramm
abgebildet sind, ergibt sich der Zusammenhang M o« Z'. Dieses Ergebnis entspricht so-
mit in etwa den Resultaten von Crowther (2008) und Grifener & Hamann (2008). Die
Nutzung von clumpinggewichteten Massenverlustraten hat dabei keinen Einfluss auf den
Wert des Exponenten, da die Skalierung mit dem Clumpingfaktor, aufgrund der logarith-
mischen Skalen, nur einen Einfluss auf den Ordinatenabschnitt, nicht aber auf den Anstieg
der Geraden hat.

-4.0 \ \
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Abbildung 5.2 — gemittelte und clumpingskalierte Massenverlustraten aller WN5-Sterne in
Abhingigkeit der Metallizitéit

Die Analyse des Einfluss der Metallizitdt auf den Massenverlust anhand der pro Sub-
typ gemittelten Massenverlustraten wurde auch fiir weitere Spektraltypen durchgefiihrt.
In Tabelle 5.4 sind die ermittelten Anstiege @ aus den jeweiligen Regressionsgeraden fiir
verschiedene Spektraltypen dargestellt. Hierfiir wurden die pro Subtyp und Galaxie gemit-
telten Massenverlustraten gegen den Metallanteil der Galaxie aufgetragen, wobei jeweils
logarithmische Skalen verwendet wurden. Fiir den Subtyp WN4, WN6 und ndherungswei-
se auch WN8 konnte, beziiglich der Relation M o« Z?, ein dhnlicher Exponent a ~ 1 wie
fiir den Spektraltyp WNS bestimmt werden. Starke Abweichungen ergeben sich bei den
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Spektraltypen WN3, WN7 und WNO9. In der SMC gibt es keine Sterne, die den Subtypen
WN7 bis WN9 zugeordnet sind, weshalb die Regressionsgeraden nur durch zwei Punkte
bestimmt sind. Ahnliches gilt auch fiir den Subtyp WN6, wobei hier auf den vorhanden
SMC-Stern verzichtet wurde, da der Massenverlust dieses Sterns stark von den anderen

SMC-Massenverlusten abweicht.

Tabelle 5.4 — Metallizititsabhingigkeit vom Massenverlust fiir einzelne Subtypen in der Form
M o« 7%

WN3 WN4 WN5 WN6 WN7 WN8 WNO9
0.3 1.1 1.0 .07 04 14 027

Subtyp

@ (M« Z%)

T nur Sterne aus MW und LMC beriicksichtigt, da SMC-Ausreiller vernachldssigt wurde
* nur Sterne aus MW und LMC verfiigbar

Die Verwendung der gesamten WN-Sterne des Samples bestitigt ndherungsweise den
Wert des zuvor anhand der WN5-Sterne ermittelten Exponenten von a ~ 1. Abbildung 5.3
zeigt die gemittelten und clumpingskalierten Massenverlustraten aller Sterne des Samp-
les, mit Ausnahme der Sterne des Sternhaufen R136, in Abhiingigkeit der Metallizitit der
jeweiligen Herkunftsgalaxie. Zunéchst wird deutlich, dass die galaktischen Sterne im Mit-
tel den hochsten Massenverlust haben. Die geringsten Massenverlustraten wurden fiir die
Sterne der SMC ermittelt. Im Diagramm ist weiterhin eine Regressionsgerade und deren
Gleichung dargestellt. Anhand der Gleichung kann erneut die Proportionalitit M o Z!
aufgestellt werden, welche nicht nur den Resultaten der zuvor betrachten WNS5-Sterne ent-
spricht, sondern auch im Bereich der Annahmen von Crowther (2008) und Grifener &
Hamann (2008) liegt. Im Rahmen der vorhandenen Genauigkeit gilt fiir WN-Sterne somit
der Zusammenhang M o Z. Demzufolge sind die Massenverlustraten der WN-Sterne der
Milchstrafle bzw. der Groflen und Kleinen Magellanschen Wolke eindeutig abhiingig von

der Metallizitiit.

40
T! | -
> MW + +
=45 ve + * 7]
s Vi 2t ]
2 50| .
= i log(VDM/(Mo/y)) = log(z) - 2.5
_5.5 ‘ l ‘ l ‘ l ‘ l ‘ l ‘ l ‘
28 26 -24 -22 20 -1.8 -1.6
log(2)

Abbildung 5.3 — Gemittelte und clumpingskalierte Massenverlustraten aller WN-Sterne in
Abhingigkeit der Metallizitit
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6 Zusammenfassung

Im Rahmen dieser Arbeit wurden die Spektren von 114 Sternen untersucht. 48 dieser Ster-
nen stammen aus der MilchstraBe, 60 aus der LMC und 48 aus der SMC. Insgesamt wurden
tiber 450 spektrale Vergleiche durchgefiihrt. Dabei konnte gezeigt werden, dass die Phéno-
menologie der optischen Spektren von Wolf-Rayet-Sternen nicht zwangsldufig mit dem
jeweiligen Spektraltyp korreliert. Es wurden teilweise deutliche, spektrale Unterschiede
zwischen den Sternen eines Subtyps gefunden. Differenzen konnten vor allem zwischen
Sternen aus verschiedenen Galaxien beobachtet werden, wobei es mitunter auch deutliche
Abweichungen zwischen den Sternen eines Subtyps innerhalb einer Galaxie gibt.

Wihrend sich die beiden Sterne des Spektraltyps WN2 aus der Milchstrale und der
Groflen Magellanschen Wolke spektral sehr dhnlich sind, konnte dies fiir die WN3-Sterne
nicht bestitigt werden. Hier wurden deutliche Unterschiede zwischen den galaktischen
Sternen und jenen aus der LMC beobachtet. Die Spektren unterscheiden sich primér in
den Heliumlinien der Pickering-Serie, welche bei den LMC-Sternen im Gegensatz zu den
galaktische Sternen deutlich zu sehen sind. Weiterhin sind die Spektrallinien der LMC-
Sterne stirker als die der galaktischen Vertreter. Die Sterne der Kleinen Magellanschen
Wolke zeigen generell vergleichsweise schwache Linien. Im Fall der Spektralklasse WN3
gibt es jedoch viele Gemeinsamkeiten zwischen den SMC-Spektren und denen der galak-
tischen Sterne. Ein entgegengesetztes Bild ergibt sich fiir die Sterne des Spektraltyp WN4.
Bis auf wenige Ausnahmen sehen sich die Spektren der LMC- und der galaktischen Sterne
sehr dhnlich. Geringe Abweichungen ergeben sich innerhalb der Milchstra3e zwischen den
Gruppen der als WN-w bzw. WN-s klassifizierten Sterne. In Bezug auf den SMC-Stern gibt
es keine spektralen Gemeinsamkeiten mit den galaktischen und den LMC-Sternen. Einer-
seits sind die Spektrallinien des SMC-Sterns deutlich schwicher und andererseits fehlen
die meisten Linien, die bei den WN4-Sternen der beiden anderen Galaxien eindeutig zu
sehen sind. Ahnliches konnte auch fiir den SMC-Stern des Spektraltyps WN5 festgestellt
werden, der wesentlich schwichere Linien zeigt, als die WN5-Sterne der Milchstral3e und
der LMC. Innerhalb des Subtyps WNS5 gibt es jedoch auch zwischen den Spektren dieser
beiden Galaxien wenig Gemeinsamkeiten, da die Spektrallinien der galaktischen Sterne im
Allgemeinen deutlich starker sind. Die Spektren der galaktischen WN6-Sterne zerfallen in
zwei Klassen, die durch die Klassifikation in WN-w bzw. WN-s bestimmt sind. Die WN-s
Sterne, die sehr breite Emissionslinien zeigen, haben kaum spektrale Gemeinsamkeiten mit
den LMC-Sternen. Ubereinstimmungen gibt es jedoch zwischen den LMC-Spektren und
den Ausnahmen der galaktischen WN6-w Sterne, die weitaus schwichere Linien zeigen.
Der SMC-Stern des Subtyps WN6 weist im Vergleich mit SMC-Sternen anderer Spektral-
typen deutlich stdrkere Linien auf, die allerdings gegeniiber den Linien der galaktischen
Sterne dennoch schwicher sind. Spektrale Ahnlichkeiten konnten lediglich mit den LMC-
Sternen und somit auch mit den Ausnahmen der galaktischen WN6-w Sterne beobach-
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tet werden. Eine Zweiteilung der galaktischen Sterne in WN-s und WN-w ist auch beim
Spektraltyp WN7 zu erkennen. Auch hier ergeben sich spektrale Ubereinstimmungen in
Bezug auf die Sterne der LMC nur mit den galaktischen Sternen, die als WN-w einge-
stuft wurden. Im Vergleich der WN8-Spektren zeigen die galaktischen Sterne tendenziell
stirkere Linien als jene der LMC. Bis auf einige Ausnahmen der galaktischen Sterne, die
deutliche schwichere Linien zeigen, konnten deshalb kaum Gemeinsamkeiten zwischen
den Spektren gefunden werden. Bei der Betrachtung der WNO9-Spektren wurde deutlich,
dass die Peaks der LMC-Sterne grofer, die Linien dafiir aber schmaler als bei den ga-
laktischen Sternen sind, sodass sich auch hier nur teilweise spektrale Ubereinstimmungen
ergeben. Ein Vergleich zwischen verschiedenen Galaxien war fiir die Spektraltypen WN10
und WN11 nicht moglich, da jeweils nur Spektren aus der LMC verfiigbar waren. Es zeigt
sich allerdings, dass die Spektrallinien der WN11-Sterne schmaler sind als die der WN10-
Sterne. Im Anhang (Seite 89) befindet sich eine nach Subtypen geordnete Ubersicht iiber
alle Sterne deren Spektren dhnlich sind.

Tendenziell nehmen die Linienbreiten aller Sterne mit steigender Subtypnummer ab.
Dies spricht fiir eine sinkende Windgeschwindigkeit mit wachsendem Subtyp. Im Allge-
meinen nehmen die Massenverlustraten mit steigender Subtypennummer allerdings zu, was
scheinbar im Gegensatz zu der ersten Feststellung steht. Das Paradoxon, dass der Massen-
verlust trotz sinkender Windgeschwindigkeit zunimmt, kann jedoch durch unterschiedliche
Sternradien erkldrt werden. Die Radien der Sterne spiten Typs sind iiberwiegend grofer,
als die der friithen Typen. Anhand der Proportionalitit,

3 3
VDM « v - RZ R} 6.1)

die aus der Definition des transformierten Radius abgeleitet wurde (Formel 3.6, Seite 19),
wird deutlich, dass der Massenverlust nur linear von der Windendgeschwindigkeit abhéngt,
aber mit R, > skaliert. Dementsprechend kann der Massenverlust trotz abnehmender Win-
dendgeschwindigkeit mit zunehmendem Sternradius steigen.

Weiterhin zeigen die galaktischen Sterne im Allgemeinen breitere Linien als die LMC-
Sterne, welche wiederum breitere Linien als die SMC-Sterne zeigen. Da dies ebenfalls
der Rangfolge des Metallanteils von metallreich zu metallarm entspricht, kann ein me-
tallizitdtsabhingiger Wind angenommen werden. Ein quantitativer Vergleich hat zudem
gezeigt, dass der Massenverlust mit steigendem Metallgehalt zunimmt. Es konnte der Zu-
sammenhang

MZ (6.2)

und somit eine eindeutige Abhingigkeit des Massenverlust von der Metallizitét fiir die
Sterne des Samples ermittelt werden. Die verwendeten Werte basieren dabei auf Analysen
mit dem PoWR-Code.

Es konnte weiterhin festgestellt werden, dass innerhalb eines Subtyps die wasserstofthal-
tigen Sterne im Vergleich zu den wasserstofffreien einen geringeren Massenverlust haben.
Die Stirke des des Massenverlust bedingt dabei den Wasserstoffstatus, da bei stirkerem
Massenverlustraten die wasserstoffhaltigen Hiillen des Sterns schneller abgetragen werden
konnen.
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Vergleichstabellen: Spektrale Ahnlichkeit

In den folgenden Tabellen (6.1-6.7) sind jeweils alle Sterne eines Subtyps dargestellt. Ho-
rizontal aufgetragen sind dabei zunichst die galaktischen Sterne (WR). In Vertikaler Rich-
tung sind die LMC-Sterne (BAT) dargestellt. Die SMC-Sterne (AB) sind sowohl in hori-
zontaler als auch in vertikaler Richtung aufgetragen, damit ein Vergleich zwischen den drei

Galaxien moglich ist. Ein ,,x

¢ markiert Sterne, deren Spektren dhnlich sind.

Tabelle 6.1 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN3

’ WN3 H WRO003 ‘ WRO046 ‘ WRI152 H ABO1 ‘ ABI10 ‘ ABI12 ‘

BAT 1

BAT 18

BAT 23

BAT 35

BAT 37

BAT 47

BAT 51

BAT 62

BAT 66

BAT 74

BAT 82

BAT 128

ABO1

ABI0

ABI2

Tabelle 6.2 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WNS

’ WNS5 H WRO10 ‘ WRO020 ‘ WRO034 ‘ WRO036 ‘ WR049 ‘ WRO054 ‘ WRO061 ‘ WRI110 H AB02 ‘

BAT 81

X

X

BAT 106

X

X

BAT 108

X

BAT 109

X

BAT 112

BAT 122
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6 Zusammenfassung

Tabelle 6.3 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN4

’ WN4 H WRO001 ‘ WR006 ‘ WR007 ‘ WRO018 ‘ WR037 ‘ WR044 ‘ WRO051 ‘ WR128 ‘ WR129 H ABI1 ‘
BAT 3 X X X X X X X
BAT 7
BAT 15 X X X X X X X
BAT 17 X X X X X X
BAT 24 X X X X X X
BAT 25 X X
BAT 26 X X X X X X X X X
BAT 36
BAT 41 X X X X X X X
BAT 46 X X X
BAT 48 X X X X X X X X
BAT 50
BAT 56 X X X X X X X X
BAT 57 X X X X X X X
BAT 65 X X X X X X X X X
BAT 73
BAT 75 X X X X X X X X X
BAT 88
BAT 94 X X X X
BAT 124
BAT 131 X X X X X X X
BAT 132 X X X X X X
BAT 134 X X X X X X
(oo [ [ [ T I 1 [ [ [ |
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Tabelle 6.4 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN6

’ WN6 H WRO024 ‘ WRO028 ‘ ‘WRO035 ‘ WR062 ‘ WRO067 ‘ WRO075 ‘ WRO085 ‘ WRI115 ‘ WRI134 ‘ WRI136 H AB04 ‘
BAT 30 X X X X X X

BAT 98 X X
BAT 110

[ [ « [ - [ [ | 1 [ [ [ [ ]

Tabelle 6.5 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN7

’ WN7 H WRO055 ‘ WR063 ‘ WRO074 ‘ WRO078 ‘ WRO082 ‘ WRO084 ‘ WRI100 ‘ WRI120 ‘ WR131 ‘
BAT 16 X X X X X X X
BAT 58 X X X X
BAT 89 X X X

Tabelle 6.6 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN8

’ WNS8 H WRO16 ‘ WR040 ‘ WRO066 ‘ WRO089 ‘ WR123 ‘ WRI124 ‘ WR130 ‘ WR156 ‘
BAT 44 X X X X
BAT 96 X X X

Tabelle 6.7 — Spektrale Ahnlichkeit zwischen Sternen des Subtyps WN9

’ WN9 H WR105 ‘ WR108 ‘
BAT 54 X
BAT 76 X X
BAT 111 X
BAT120
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