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5 Strahlung und Materie

Das wichtigste Werkzeug der Astronomen ist zweifellos dizbtl Fast alle Informationen,
die wir Uber ferne Sterne und Galaxien erhalté@miken, erreichen uns in Form von Licht
oder verwandten Strahlungsarten (wenn man von Neutrindgslan hypothetischen Gravita-
tionswellen einmal absieht). Die Spektren von Himmetglern liefern Erkenntnisdiger ihre
chemische Zusammensetzung und Temperatur, der DopgétBfent zur Messung von Ge-
schwindigkeiten und Entfernungen und es werden immer wirdee, raffinierte Methoden
ausgeiftelt, um der empfangenen Strahlung noch mehr Details #aeken. Dailber hinaus
ist die Tatsache, dass von allen Quellen die prinzipielichke Strahlung ausgesendet wird,
ein guter Beweis ddf, dasdiberall im Universum die gleichen Naturgesetze geltenddie
Voraussetzungifr die Entstehung dieser Strahlung sind.

Elektromagnetische Strahlung entsteht durch die Schwig@lektrischer Ladungen und
breitet sich als elektrisch-magnetisches Wechselfeld akudm mit Lichtgeschwindigkeit
aus. Die Schwingung erfolgt dabei in Wellenform senkretfainGversal) zur Ausbreitungs-
richtung. Je nach Frequenz (Schwingungen pro Sekunde)dtakitomagnetische Strahlung
in unterschiedlichen Erscheinungsformen beobachtetamerdas elektromagnetische Spek-
trum erstreckt sich von den niederfrequenten Radiowdlleer das sichtbare Licht bis zur
hochfrequenten Gammastrahlung. Dabei ist die Energie tlahl8ng proportional zur Fre-
quenz.

In diesem Kapitel geben wir eine kurze Hihfung in die Theorie der Strahlung und der
wichtigsten klassischen Strahlungsprozesse, die in dieoptsysik eine Rolle spielen.

5.1 Das Photonengas und die spezifische Interit

5.1.1 Die Spezifische Intensiit

Der Begriff der Strahlungsintenaitist fundamental in der Astrophysik. Jede astronomische
Beobachtung beruht auf der Detektion von Photonen alshigiloder als Welle (in der Ra-
dioastronomie). Das Photonengas kann wie ein normales @ak dine Verteilungsfunktion
f(t, Z,p) im Phasenraum dargestellt werden. Der Phasenraum bestetiea Ortskoordina-
ten und den Impulskoordinategn Photonen sind masselose relativistische Teilchen mit 4—e
Impulsp* = (hv/c)(1,7), p? = 0. Der 3—er Impulgy der Photonen eidlt dabei

- h
F=hk="Y4q, (5.1)
C

wobeiv die Frequenz uné = (27/\) 7@ der Wellenvektor des Photons darstellen. Die Anzahl
Photonen im Phasenraumvoluméhr dp zur Zeitt an der Steller mit Impuls " betragt
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deshalb, mit dem Impulsraumvolumeéfp = 2 dp dQ2 = (h/c)? v? dv dQ,
P - 2 .
dN = 73 ft,Z,k)dPxd®p = = ft, 2, k) v*dvdQdix. (5.2)

Der Faktor 2 bdicksichtigt die Spinfreiheitsgrade der Photonen hhdtellt das elementare
Phasenraumvolumen dar. Die Ausbreitungsrichtung einesoR& ist durch den Raumwin-

kel d©2 um den Einheitsvektoii = & gegeben. Die von den Photonen in diesem Volumen
getragene Energie bagt, wenn wir das Volumenelement erset#én = dA cdt,

1,
dE = hvdN = ?dded% =1I,dAdtdvdf. (5.3)
Die GrolRe
3
1(t,7.7) = 222 f(t, 7,0, 7) (5.4)
C

ist in der Astronomie alspezifische Intensiat der Strahlung der Frequenzv in Richtung
des RaumwinkelsdS) bekannt! I, dv d) stellt die Photonenenergie im Interval v + dv]
dar

dE

L= aAdvan

(5.8)

Sie hat die Dimensiofy,] = Wattm =2 Hz ! Steradian” . Ohne Wechselwirkung mit Ma-
terie bleibtl, erhalten. Wir knnen das Strahlungsfeld deshalb mit der Verteilungsfonkt
darstellen oder mit der spezifischen Inteisit,.

5.1.2 Momente der Photonenverteilung

Wie in der kinetischen Theorie der Gase sind mit dieser \artgsfunktion auch Momente
im Impulsraum verkipft.

M1: Strahlungsstrom

Der Strahlungsstrom, der aus einea¢fie mit normaler austritt, ist gegeben als (Abb. 5.1)
F, = / I, cos6dQ. (5.9
4

Die beobachteten Strahlung€stre sind i.a. sehr klein. Deshalb verwendet man in der Astro-
nomie als neue Einheit des spektralen Strahlungsstradessky(Jy)= 10726 Wm~2 Hz .

Der gesamte Energiestrom folgt dann aus dem Intégrat die Frequenzen

o0
F[Wattm™?] = / F,dv. (5.10)
0
1Die zur Zeit diltigen Werte der fundamentalen Konstanten betragen
c = 2,9979245800 x 10 cms™! (5.5)
h = 6,62606876(52) x 10~ 2" ergs (5.6)

kg = 1,3806503(24) x 100 erg K~1. (5.7)
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Abbildung 5.1: Der Beitrag zum Strahlungsstrom in Richtung der Normalen zu eirgehEl

MO: Energiedichte

Durch Integrationiber den Raumwinkel erhalten wir dipektrale Energiedichteder Strah-
lung

1 4
u (t, @) = 7[1 1,dQ = % Jy. (5.11)

C

J,, wird als mittlere Strahlungsintensitat bezeichnet. Die totale Energiedichte in der Strah-
lung betagt

u:/ Uy, dv . (5.12)
0

M2: Der Strahlungsdruck

Der Impulsstrom in der Strahlung igt, = I,, cos® # dQ/c. Die Anderung im Impulsstrom
der Photonen, die von der&tdhed A pro Zeiteinheitdt reflektiert werden, behgt

2
dp, dv = [py|ows — Dy lin] dv = = / I, dvdtdA cos® 0dS). (5.13)
C

Nach Newton ist damit-dp, /dt die Kraft, welche die Photonen auf diedEhed A ausiben.
Der Strahlungsdruck ist damit die Kraft prodehe,(dp, /dt)/dA. Integrieren wir diesen
Druck uber die obere Halbebene, so erhalten wir den Strahlungsdier Photonen im Fre-
qguenzintervalb undv + dv

2 2 271' 71'/2
Prady dv == / I, cos?0dQdy = = / / I, dv cos® 0 sinf@dfde. (5.14)
C Jon ¢ Jo 0
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Fur einisotropes Strahlungsfeld(unablangig von der Richtung) ergibt sich der Gesamt-
druck zu

1 o0
Pradq = - / / I, cos® 0 dQdv . (5.15)
¢ Jo 4w

Dies kann auch durch die mittlere Strahlungsinténgitisgedrckt werden

1 1
Praq = - /J,, dv /cos2¢9dQ =3zu (5.16)

Der Strahlungsdruck in einem isotropen Strahlungsfeld betéagt 1/3 der Energiedichte
Dies folgt auch aus der Thermodynamik. Dies gilt z.&. die kosmische Hintergrundstrah-
lung oder im Innern der Sterne.

5.1.3 Scheinbare und absolute Helligkeiten und ihre Farben

Seit Hipparcos bis 1860 wurden astronomische Beobachtunge mit dem Auge durch-
gefuhrt. Mit der Einfihrung der Fotografie und anderer Detektoren wurde das Amuge i
mer mehr zum reinen Betrachter degradiert. Heute werdereiirodtischen und Infrarot—
Astronomie alle Beobachtungen mit CCDs als Detektorentdyefihrt.

Astronomische Beobachtungen setzen immer Filter ein, se de& Messung der Strah-
lung eines Objektes wie folgt gegeben ist

Signal = Filtertransmission x Detektor—Empfindlichkeit x Quell-Intensitat

Formal bedeutet dies, dass der im Band B gemessene Straftlfgus einer Faltung folgt

fB F)\ T)\B €N d\
Fp= T T dn (5.17)
T¥ ist dabei die Transmission des Filters B am Teleskqpdie Detektorempfindlichkleit.
Auch das Auge hat eine ganz bestimmte Empfindlichkeitskurve

In den Anfingen der Astronomie wurden die sichtbaren Sterne ind®&rklassen einge-
teilt. Da unser Auge kein linearer Detektor darstellt, smndogarithmisch auf die einfallende
Strahlung reagiert, definiert man dieheinbaren Helligkeiten (Magnituden)im Band B als

mp = —2,5 log (5.18)

B
Fy
wobei Fjy eine Eichgbl3e darstellt. Die Helligkeit eines Objektes wird dann atsdsy oden™
geschrieben. Die Eichung erfolgt am Stern Vega.

Die Magnituden verhalten sich zu ihren Strahlungsden wie

F
mip —mg = —2,5 logfl. (5.19)
2

Der hellste Stern Sirius hat = —1.5, die Sonnemns = —26.8 und der Vollmondm =
—12.5.
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Die mit dem Gesamtflu’ berechneten Helligkeiten bezeichnet mantadbometrische
Helligkeiten. Normalerweise verwendet man in der optischen Astronotnid-iitersystem,
um Helligkeiten zu messen. Das gabchlichste/ BV -System stammt von H. Johnson und
W. Morgan aus dem Jahre 1953 (U=Ultraviolett, B=blau, Vaei Abb. 5.2). Dazu sind noch
ein R— und /-Band gekommen, sowie &r die Infrarot—Rnder.J, K, L und M. Daneben
werden noch viele andere Filter-Systeme verweridber ein System von Standardsternen
kann man nun die Helligkeiten relativ bestimmen.

UBVRI Filter Characteristics

1
[ 1

na

AL A AN el
YN / ™~ —] |
. YNy MIN T/ — el |
PN 1=
v [ x.
= L \ \} ",
L \ N

1l \ AN N

SN N N
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Abbildung 5.2: Transmissionsprofile der UBV-Helligkeiten als Funktion der We#ege und
die Infrarot-Filter.

Der Farbindex

Die Differenzen zwischen Helligkeiten bezeichnet mankasbindex, U — B, B — V usw.
Die Konvention ist, die Magnitude beihgerer Wellerdinge von der kurzwelligen Magnitude
zu subtrahieren. Die Konstantg ist nun so festgelegt worden, ddss—- B =0=B -V
fur einen Stern der Klass40 (« Lyr z.B.). Die Sonne hat,;, = —26.8, B — V = 0.66 und
U — B = 0.10. In Katalogen werden im allgemeinen nur die-Helligkeiten angegeben und
die entsprechenden Farbindizes.

Absolute Helligkeiten

Um die wahren Helligkeiten eines Sterns anzugeben, hat imeaabdoluten Helligkeiten M
eingefihrt. Sie definieren die scheinbare Helligkeit bei einert&¥ig von 10 Parsek, d.h. es
gilt fur ein Objekt im Abstana (in pc)

F(r)
~M=-25log —) 5]
m 5108 a0y = P 8 e

(5.20)
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m — M ist alsDistanzmodul bekannt. Entsprechend der verschiedenen Helligkeitesidiez
net man auch die absoluten Helligkeiten mi{;, Mg und My . Die absoluterbolometri-
schen Helligkeitenhangen mit der Leuchtkraft eines Objektes zusammiég, o = 4,72,
entsprechend ., = 4 x 10%¢ Watt,

L
Mbol — ]\/[bol.G = —2, 5 10g —_—. (521)
) L@

Uber die sog. bolometrische Korrektl,C. = My, — My erhalt man folgende Bziehung
zwischen der Leuchtkraft eines Objektes und seiner absoluten visuellen Magnitude

My = —2,5log(L/La) +4,72 — B.C. + Ay . (5.22)

Die bolometrischen Korrektureiif Sterne findet man in Tabelle 5.1.

Beispiel: Die Leuchtkraft einer Galaxie,g. = 10'° Lg, entsprichtM = Mg — 25 ~
—20. Supernovae &mnen ebenfalls Spitzenhelligkeiten bis zu -19,5 mag enezi, Quasare
bis zuM = —30. Die absolute bolometrische Helligkeit,,; = 0 entspricht einer Leucht-
kraft Ly = 3,0 x 1028 Watt.

5.1.4 Photonen als Bosonen und die Planck—Verteilung

Gegen Ende des 19. Jh. hat Kirchhoff gezeigt, dass Straimuttgermodynamischen Gleich-
gewicht mit Materie eine Verteilung annimmt, die nur von @lemperatufl’ abtangt, jedoch
nicht von irgendwelchen Materieeigenschaften. Damitsgjélten

I, = B,(T). (5.23)

Es gelang dann Planck, die korrekte Form v@nherzuleiten

202 hv

B.(T) = @ exp(hw/kpT) —1"

(5.24)

Physikalisch betrachtet, bilden die Photonen einen Sliairider Bosonen. Danach ist im
thermodynamischen Gleichgewicht die mittlere Besetzzaigizum Energiezustand gege-
ben als

1
N, = .
T expl(ej — p)/kpT] -1
1 ist das chemische Potential der Bosonen. Da Photonen mérMéiber Absorption und

Emission ins Gleichgewicht kommen, ist die Photonenzahl&ung irrelevant und damjt =
0.

(5.25)

Im Unterschied zu Bosonen gilif Fermionen im Energiezustaag

1
N = ool — keI 11 (5.26)

Die +1 im Nenner bewirkt, dass nicht mehr als ein Fermion das Phaseiwvolumenh3
besetzen kann.
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Diese Gleichgewichtsverteilungsfunktionen folgen auskilgetischen Theorie der Gase.
Dort zeigt man, wie die Maxwell-Verteilung eines Gases arsBbltzmann—Gleichung im
detaillierten Gleichgewicht folgt. lF Quantenteilchen folgen dann die Fermi— und Bosever-

teilung (siehe auch Quantenstatistik).
Die gesamte Energiedichte in der Schwiéngerstrahlung folgt aus

4 4
u=— /B,,(T) dv=—B(T) (5.27)
mit
B _2h ksT\*' [* 2%de _ac .y
B(T) = /B,,(T) dv = = (h) /0 e i (5.28)

Das dimensionslose Integral folgt aus Standardtabellen?zu5. Ebenso knnen wir den
Strahlungsstrom einer isotrop strahlendesiche berechnen (Obeitihe einer Scheibe)

F:W/F,,du:ﬂ'/B,,dy:ﬂ'B(T). (5.29)
Dies fuhrt zum Strahlungsgesetz v8tefan—Boltzmann
(530)
mit den Strahlungskonstanten
(5.31)

2okt
T 5 _ 9SBC _ 5 67 x 103 Wm 2K~

78BT I5e2ps T 4
4
I5B 756 x 10710 Jm 3 K4, (5.32)

asp =
Das Spektrum der Schwariperstrahlung ist in Abb. 5.3 dargestellt. Das Maximum der

Verteilung liegt bei Wiensches Verschiebungsgesgtz
hVmax = 2,82ksT ) Vmax = 5,88 x 1010 Hz T'. (5.33)

Wenn die Planck—Verteilung als Funktion der Wellerge dargestellt wird, liegt ihnr Maximum

bei
Ama = 2,989 i (1000K/T) .| (5.34)

Kiihle Sterne mit Temperaturen um 3000 K weisen daher ihr Maxinm Spektrum gerade

bei 1 um auf.
Das Planck—Gesetz hat verschiedene Gidlezf
e Rayleigh—-Jeans Astw < kpT"
(5.35)

2 2
1,(T) ~ ClszT.

Dieser Grenzfall ist unal@mgig von der Planck—Konstante.
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Abbildung 5.3: Spektrum der Schwardkperstrahlung zu verschiedenen TemperatUresds
Funktion der Frequenz oder der Wellénge. Die Planck—FunktioB beschreibt, wieviel Ener-
gie eine Einheitsfiche der TemperatuF in unterschiedlichen Frequenzbereichen ausstrahlt.
Die Kurven sind mit der jeweiligen Temperatur markiert.

e Wiensche Gesetav > kgT:

2hv3 —hv
I(T) ~ a2 XP (kBT> (5.36)
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Abbildung 5.4: Planck—Kurve des Spektrums eines GO Sterns (Sonne) (nach PieRISP,
110, 863 (1998)). Die Effektiv—Temperatur eines Steréusgt vom globalen Spektrum ab, das
oft nicht bekannt ist. Fittet man etwa den Teil des Spektrums oberhall5@8 nm, so eréit
man eine zu niedrige Effektiv—Temperatur.

Diese Form wurde ursfinglich von Wien unter adhoc Annahmen vorgeschlagen.

e In der Astronomie verwendet maralifig die Helligkeit eines Objektes bei einer be-
stimmten Temperatur. Dadurch ist die séglligkeitstemperatur 73, (v) definiert

I, = B,(T}).

(5.37)

Diese Gbl3e wird Faufig in der Radioastronomie benutzt, ildicherweise das Rayleigh—

Jeans Gesetz gilt

202
I, = CTkBTb , Ty =

2
c 1.
2V2kB

(5.38)
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o Effektiv—Temperatur: Die Spektren der Sternédknen in erster Bherung als Planck—
Strahler charakterisiert werden (Abb. 5.4). Die sog. Bifeemperatur einer Strah-
lungsquelle folgt aus dem totalen Strahlungsstrom

F= // cosO 1, dvdQ = ospTi - (5.39)
0

Oberflachen—Temperatur der Planeten

Die Temperatur eines bestrahlterdnigers folgt aus dem Energiegleichgewicht (absorbierte
Energie = emittierte Energie)

L
TR? 452 = 47 R? 55T (5.40)

wenna der Abstand von der Sonne bezeichnet lihder Planetenradius ist. Daraus folgt die
Temperatur

1/4

Lo 281K
T=|—0Y | =—22r—_. 5.41
(167TUSB(12> V/aJTAE 541

Man beachte, dass die Temperatur eines Planeten angighvon seinem Radius ist. Wenn
der Planet nur einen Teil der Strahlung reflektiert und imidrdten nur einen Teil wieder
emittiert, dann wird obige Gleichung modifiziert

L
(1 - B)nR? 1 < =4rR%cospT" (5.42)
Ta

und damit die Temperatur

ik (1-8)""
T = <_ ) . (5.43)

va/l1AE €

Bist die Bond Albedd des Planeten unddie effektive Emissivit. Fir die Erde giltTx,qe ~
288 K und damite ~ 0, 55 (Treibhauseffekt).

Die Kosmische Hintergrundstrahlung (CMBR)

Die Reliktstrahlung aus demifhen Universum weist ein perfektes Planck—Spektrum auf
(Abb. 5.5). Die entsprechende Temperatur &gt = 2,725 K. In jedem Raumpunkt fin-
den wir deshalb 200 Photonen protdieser Strahlung.

?Die Albedo (lateinisch albedo = WeiRheit; v. lat. albus =@)ést ein MaR fir das Rickstrahlverriigen von diffus
reflektierenden, also nicht selbst leuchtenden Céehfin. Sie wird bestimmt durch den Quotient aus reflektieater z
einfallender Lichtmenge. Die Albedo ist vor allem in der Metgogie von Bedeutung, wo sie Aussagenixdear
ermbglicht, wie stark sich Luftiber verschiedenen Obéxthen enairmt. Sie findet auch in der 3D-Computergrafik
Anwendung, wo sie als MaRif die diffuse Streukraft verschiedener Materialien zan®ation der Volumenstreuung
dient. Ferner hat die Albedo auch eine gro3e Bedeutiindeén Erhalt des Weltklimas.
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Abbildung 5.5: Das von COBE gemessene Spektrum der kosmischen Hintergrundstrah
(CMBR).

5.2 Transportgleichung fir Photonen

Da die Intensit nichts anderes als ein Mal$ flie Verteilungsfunktion der Photonen darstellt,
folgt die zeitliche und @&umliche Entwicklung von,, (¢, #,7) einfach aus der Boltzmann—
Gleichung. Dies ist set&hnlich zur Behandlung etwa von Neutronentransport in hitdien.
5.2.1 Die Transportgleichung

Die klassische Transportgleichung lautet wie folgt (imi&&bharenter Streuung)

(7 V), = = — a®™ [, = prses [, + prscs 7{ B, (77, 7)1, () dY .| (5.44)
vy

Der Photonenstraldndert sich in Richtungn durch Emission des Gases, Absorption und
Streuung. Dabei bedeuten die einzelnen Quell- und Veglunsé:

e p: die Massendichte des Gases oder Staubs,
o j, : die spektrale Emissivit des Gases, [W nt Hz—1],

e o = ng,: der spektrale Absorptionskoeffizient zum Querschnjttso gilt etwa fir
Absorption durch Staulikner mit Radius: und Dichteng: o = ma?ng Qaps(v, a);
Qaps ist ein Wirkungsfaktor, der von/27a abhangt;

e haufig auch alsy, = px, mit der Absorptionsopait x,, (Absorptionsquerschnitt pro
Masse) geschrieben;
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e 5% der totale Streuquerschnitt pro Masse;

e &, (71, 7') : die Streuwahrscheinlichkeifif Photonenstreuung veii nachri. Diese Gole
erfullt die Normierung und die Invarianz gegen Zeitumkehr

f@y(ﬁ, 7)d =1= y{@y(ﬁ’,ﬁ) Q. (5.45)

Der erste Term auf der rechten Seite der Gleichung (5.44)cksichtigt die Emission
eines Gases, der zweite die Absorption der Photonen aus &itrahl. Der erste Streuterm
ergibt das Wachstum eines Strahls durch Streuung von Pétaoii7i’ in den Strahl, vahrend
der letzte Term den Verlust durch Streuung von Photonen emsStrahl heraus beschreibt.
Unter kolarenter Streuung werden durch die stimulierte Streuungugeo viele Photonen
aus dem Strahl, wie in den Strahl gestreut. Dies idiitiah nicht mehr gewhrleistet, wenn
sich die Energien der Photonen im Streuvorgandern (z.B. in der Bhtgenastronomie).

Die Berechnung der MaterialgRenj,, a2bs usw. folgt dann aus einer Diskussion der
einzelnen Strahlungsprozesse. So verlaufen etwatdimaren Absorptionsquerschnitte
o, « v~3. Der Querschnitt des gebunden—ftéberganges von atomarem Wasserstoff f
denn—ten angeregten Zustand hat die Form (s. Atomphysik)

3
o,(n) = noy (V—Vn) g(V) , vpn=wm/n% , v>u,. (5.46)

Firv < v, gilt 0, = 0. hv; = 13,6 eV ist die Lyman—Kante ung,, () ~ 1 ist ein Gaunt—
Faktor.o ist derKramersche Absorptionsquerschnittder Lyman—Kante (cgs)

64 €2 h? _
W (fic> mag , ag= ez~ 09310 ®cm, (5.47)

mit e? /hc ~ 1/137 als der Feinstruktur—Konstante. Der Photoionisationsgimitt der Lyman—
Kante ist damit ungéthr 10 mal der geometrische Querschnitt multipliziert raitiBeinstruktur—
Konstante, genauer; = 7,91 x 1078 cm2.

5.2.2 Optische Tiefe und Quellfunktion

Im folgenden betrachten wir nur statéme Strahlungsvoemge. Als erstes biécksichtigen
wir nur Absorption. Dann lautet die Transportgleichung de@m Linienelemends [angs der
Strahlungd/ds =i - V,
dr,
Y oI, (5.48)
ds

Die Losung dieser Gleichung ist einfach

1(6) = tso) exp (- [ (s ds) (5.49)

Des weitern fihren wir dieoptische Tiefeein

dr,(s) = a(s) ds, (5.50)
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oder integriert

T,(s) = / ay,(s')ds". (5.51)
Damit kann die allgemeine Transportgleichung ohne Strg@&schrieben werden
L (5.52)
dr,
die dieQuellfunktion oder Ergiebigkeit enthalt
Jv
= 5.53
4oy, ( )

Diese Quellfunktion ist i.a. einfacher zu handhaben alsEtr@ssiviat und Absorption im
einzelnen.

Die Losung dieser Transportgleichung kann noch geschlossgesthrieben werden. Da-
zu definieren wir

G=ev1, , S=¢v85,, (5.54)
die erfullt
@@ _s. (5.55)
dr,

mit der Losung
G (1) :G(O)+/ " S(+) dr. (5.56)
0

Ersetzen wilG, so folgt die allgemeine @sung der Transportgleichung ohne Beksich-
tigung von Streuung

v

I(r,)=1,0)e ™ —|—/ e (=) S, (1)) dr), . (5.57)
0

Die Losung beschreibt die Absorption der ukspglichen Strahlung durch das Medium, sowie
einen Anteil von der integrierten Quellfunktion des Medgsigelber.

Beispiel: Absoprtion in einer Schicht: Als besonders einfachen Fall betrachten wir eine
konstante QuellfunktionS,, = const. Dann lautet diedsung

I(r,) = L0)e ™ +5,(1—e) (5.58)
= S, +e ™ (,(0)-S5,). (5.59)
Fur 7, — oo gilt I, — S,. DasauBlere Strahlungsfeld (0) wird total absorbiert, und nur die
Quellfunktion an der Obe#che tagt bei. Bei geringer optischer Tiefg « 1 gilt
I(1,) =1,0)+7,8, +0(2). (5.60)
Betrachten wir eine Schicht der Diciemit ,,(0) = 0, so gilt
L=8(1-¢™)= 477“% (1—e by, (5.61)

Kennen wir die relevanten Strahlungsprozesse in der Sghsohfolgt daraus die spektrale
Abhangigkeit des Strahlungsstroms.
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5.2.3 Lokal thermodynamisches Gleichgewicht (LTE)

Im thermodynamischen Gleichgewicht, d.h. in einem Hohirader Temperatuf’, missen
die Emission und Absorption eines beliebigen Volumenetgawesich die Waage halten

ju =4ma, B,(T) , S, =B,(T)| (5.62)

Dies ist nichts anderes als der Kirchhoffsche Satz. Danttitfgi die QuellfunktionsS, =

B, (T). In einer Atmospkre z.B. kann die Temperatur lokal variieren. Dann spricéi wom
lokal thermodynamischen Gleichgewicht (LTE), der Kircfiaohe Satz gilt in jedem Volu-
menelement mit der lokalen TemperaiurDamit gilt dann &r den Strahlungsstrom aus einer
plan—parallelen Schicht (zeigt in die Schicht hinein)

I, (z,0)

0
cos ar,

= 1,(2,0) — B,(T(2)). (5.63)

5.2.4 Der detektierte Strahlungsstrom

Mit Hilfe der allgemeinen Bsung der Transportgleichun@hnen wir nun den Strahlungs-
stromF, berechnen, den ein Detektor registriert. Die Quéllder Strahlung befinde sich in

po— fyn [ 4 [ sy,

Abbildung 5.6: Eine Strahlungsquell@ befinde sich in einem Abstantlvon einem Detektor
D. Die Sichtlinien durchlaufen die Quelle jeweils vefbis zu einem Werg; .

einem Abstand! vom Detektor undiille einen Raumwinkef2 am Himmel aus (Abb. 5.6).
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Die Strahlung, die in den Detektailft, betiagt danr?

o rdA
FV:/QdQIV:FV(O)e +/?/0 ==l S, (7)) dr.. (5.64)

Wir integrieren zuachst die Emissioréhgs einer Sichtlinie auf unter Bexksichtigung der
Absorption &ngs der Sichtlinie und integrieren dailper &imtliche Sichtlinien (Raytracing).
Dieser Strahlungsstrom hat die Einheit WatttrHz !, also z.B. Janskys in der Radioastro-
nomie.

Abbildung 5.7: Strahlung einer teilweise optiscfidnen Gaskugel.

Diese Integrale sind i.a. nicht trivial. Ein Beispiel, dazch analytisch berechnet werden
kann, ist die Emission eindtomogenen Kugelmit RadiusR (z.B. eine Wolke, HIl Region,
Galaxie oder das ganze Universum). In diesem Falle ginthd «,, konstantiber die Kugel
und verschwinden auf3erhalb der Kugel. Mit relativ gerinyestrengung kann man zeigen,
dass der Strahlungsstrom einer solchen Kugel gegebes ist al

g, R3 mR?

Fl/ = W u(2Ral,) = Sl/ F QU(TV) 5 (565)

mit der optischen Tiefe der Kugel = 2R, . Die Funktionu hangt nur von dieser optischen
Tiefe ab

u(ry) = % n exp(—7) 1—exp(-7) .

(5.66)

Ty g
Fur 7, < 1 wird die Kugel optisch dnn (durchsichtig) und damit erhalten wir den Grenzfall

LR GV
3R T Ard®

F, = r, <1, (5.67)

3Im allgemeinen kann die Hintergrundstrahlung nicht unigzkir werden (der Nachthimmel ist hell 1)
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was schon naiv zu erwarten ist. Im umgekehrten Fajle> 1, ist die Kugel optisch dick
(undurchsichtig) und der FluR3 erreicht den Grenzfall
1 j,R3 mR?

—2 Tyd2 :S,}? 5 TV>>17 (568)

F,

was auch zu erwarten ist (Abstrahlung von der Querschiitts#l eines Sterns). Insbesondere
nimmt typischerweise die optische Tiefe zu mit abnehmekdequenz (s. Bremsstrahlung
und Synchrotronstrahlung), so dass der Strahlungsstrambmehmender Frequenz auch ge-
waltig abnimmt. Wie er genau abnimméugt vom Frequenzverhalten des Absorptionskoef-
fizientena, ab. Dabei spielt auch das Frequenzverhalten der Eméssjyieine Rolle.

Extinktion und optische Tiefe

Nach (5.49) betigt die Intensit eines Sterns mit Radiug
R2
F, = Fp—5 exp(—7) (5.69)
T
mit 7 = [ ads ~ ar als der optischen Tiefe. Damit folgt der Distanzmodul

r
10 pc

m— M =5 log + (2.5 loge) T (5.70)

oder

p
10 pc

m— M =5 log +A. (5.71)

A bezeichnet die Extinktion in Magnituden, verursacht dudak interstellare Medium zwi-
schen Stern und Beobachter.

Dies fuhrt zu einem weiteren Effekt: derd®ing des Sternenlichtes. Blaues Licht wird
starker gestreut und absorbiert als rotes (Abb. 5.8). Damibesich aus

r

V. = My+5log + Ay (5.72)
10pc
B = Mp+5log—— + Ag (5.73)
10 pc
ein Farbindex
B*V:]\/Ingv+ABfAV:(B7V)0+EB_V. (574)

(B — V) ist die intrinsische Farbe eines Sterns unl y der Farbexzel3. Studien am inter-
stellaren Medium haben gezeigt, dass das &mis

Ep_v

R ~ 3,0 (5.75)
praktisch konstant istif alle Sterne.

Diese Eigenschafteréingen im wesentlichen mit dem ExtinktionskoeffizientenSkasibs
zusammen, der stark von der Wellényje abbngt (Abb. 5.8).
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Abbildung 5.8: Oben: Massenextinktionskoeffizient von Staub als Funktion der Waligel

fur Teilchen mit Radier von etwa0, 1um. Da hier\ > 2ma, verhalten sich diese Teilchen
wie Rayleigh—Teilchen. Bel = 9, 7um weisen Silikate Resonanzen auf, Eis bek 3, 07um.

Falls die Staubteilchen von einem Eismantel umgeben sind (CMP=CorgleMBatrticle), liegt

der Absorptionskoeffizientdher. Diese sind im Spektrum von Staub sichtbar (unten, Spitzer-

spektrum).
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5.2.5 Die Diffusionsrherung
Integrieren wir die Transportgleichung (5.4%)er alle Raumwinkel, so erhalten wir

ou, -

'FV:.V_ ] 7
En +V Jv —cayu (5.76)

falls j, und «,, isotrope Funktionen sind. Die Bediige von der Streuung fallen heraus. Dies
ist die allgemeine Form einer Erhaltungsgleichung: dierfirecines Volumenandert sich
infolge der Stome durch die Obeidkhe und die Emeission und Absorption im Volumen sel-
ber. Koharente Streuungdgt nicht bei, da keine Energie zwischen Strahlung und Néater
ausgetauscht wird.

Eine zweite Gleichung folgt aus der Integration des erstemightes der Transportglei-
chung

1 OF,

c Ot

+eV-m=—p(k + K52 F, . (5.77)
Wir schreiben hier die Momente des Strahlungsfeldes indréstm

ﬁyz/mydg , wV:%/ﬁQ@ﬁIVdQ. (5.78)
Wie in der kinetischen Theorie der Gase ist dies kein gessklies Systenif die 3 Momente
Uy, ﬁy undm,,.

Wir betrachten deshalb eine Situation, in der die mittleegefWegéngel? = 1/no, der
Photonen viel kleiner ist als die Abmessung des Systemstémén z.B.). Br die Sonne
¢ ~ 0,5 cm ! Die optische Tiefe damit etwk0'!. Damit herrscht im Innern der Sonne mit
guter Naherung eirisotropes Strahlungsfeldvor

I, ~ B,(T), (5.79)

mit 7" als der lokalen Temperatur. Daraus folgtEinheitsmatrix,

4 4
U, ~ "B, |, #y~-B(T)I=p,I. (5.80)
c 3¢
Im statioréren Falle gilt deshalb
- c . 47 0B,
Fl, = — V.-®=-— VT = _kRad VT. (581)
PRy 3pk, OT

Der integrierte Strom beigt damit

i gr [T 2By, (5.82)

Foo |
3pkR o OT

kg ist alsRosseland—Opazit bekannt (Rosseland 1926)

1 _ [5°(1/k) (9B,/OT) dv
kr (0B, /OT)dv

(5.83)
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Da

>~ 0B, d o0 d [acT*
=2 | B(Mdv="2 84
. ar v dT/O /(T)dv dT<47r>’ (5:84)

kénnen wir den Strahlungsstrom auch schreiben als

F=-—

(5.85)

4 3
ol Gp.
3pkR

Diese Beziehung ist aBiffusionsnaherungfir den Strahlungsstrom bekannt. In diesahis-
rung sind die Energiedichte, der Strahlungsflu? und dehisingsdruck durch makroskopi-
sche Gblien des Systems ausgéckt.

5.3 Klassische Strahlungsprozesse

Die Losung der Transportgleichun@rgt vonj,, undc,, ab. Die rein atomaren Prozesse wer-
den in der Atomphysik diskutiert. Die Eigenschaften demBsstrahlung sind jedoch weniger
bekannt.

5.3.1 Einstein Koeffizienten &ir atomare Prozesse

Das Kirchhoffsche Gesety, = 4ra, B,, das die Emission mit der Absorption veikaft,
mulR nailirlich auf einer mikroskopischen Skala bégdet sein. Es war Einstein, der diese
Beziehungen zum ersten Male 1917 herausgearbeitet hat. igdrachtete er ein Atom mit
nur 2 Niveaus: 1 habe die Enerdiemit statistischem Gewicht, und 2 die Energié” + hiy
mit Gewichtg,. Mittels Emission macht das System eirgbergang von 2 nach 1 und gibt
dabei ein Photon der Enerdig, ab, entsprechend durch Absorption derselben Energie einen
Ubergang von 1 nach 2.

Dabei unterscheidet Einstein zwischen 3 Arten von Prorasse tihrt A— und B—Koeffizien-
ten ein:

e Spontane Emissiorvon 2 nach 1 (auch ohne Strahlungsfeldgiich) mit A; als der
Ubergangswabhrscheinlichkeit pro Zeiteinhéit Emission.

e Absorption: Wenn ein Photon mit Energie/, einfallt, so macht das System eingber-
gang 1 nach 2. Da die Energiedifferenz zwischen den beideaaNs nicht unendlich
scharf ist, Bhren wir die Profilfunktiond () ein mit

/00 d(v)dr =1 (5.86)
0

so dassB;, J die Ubergangswahrscheinlichkeit pro Zeiteinhéit Absorption aus dem
Strahlungsfeld/, darstellt. Dabei

J:/O J, ®(v)dv. (5.87)
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Abbildung 5.9: Die atomaren Prozesse im Strahlungsfeld.

e Stimulierte Emission: Der dritte Proze3dngt vom Strahlungsfeld ab unihfrt ebenfalls
zu Emission eines Photons nii; J als derUbergangswahrscheinlichkeit pro Zeitein-
heit fur stimulierte Emission.

Haufig wird®(v) « §(v) gewahlt. Wegen der UnséhferelationA E A¢ ~ h muR die Profil-
funktion durch die Lorentzsche Profilfunktion beschriebssrden

F21/47T2

d(v) = . 5.88

T, ist dann die Lebensdauer des Niveaus 1.
Im thermodynamischen Gleichgewicht gilt nun

ny Bia J =ng Aoy 4+ na By J (5.89)
d.h.

- As1/Bay

J= . 5.90

(n1/n2)(Bi2/B21) — 1 (5.90)

Andererseits giltilir die Besetzungszahlen

mo_ 9 &pCEkT) 9y g T (5.91)

ny g2 exp(—(E + hvg)/kgT) g2



5.3 Kilassische Strahlungsprozesse 135

und deshalb
As1/Boy _
(91B12/92B21) exp(hvy/kpT) — 1

Da im thermodynamischen Gleichgewicht = B,, folgen daraus di€insteinschen Bezie-
hungen

j:

B,. (5.92)

g1B12 = 923321
Ay = M py,.

c2

(5.93)

Diese Beziehungen sind undbigig von der Temperatur. Sieiissen daher immer gelten,
auch wenn die Atome nicht im thermodynamischen Gleichgesind (sog. detailliertes
Gleichgewicht, s. Quantenmechanik der Strahlung).

Einstein hat den Prozel3 der stimulierten Emission damalsgggnommen, da er ohne die-
sen Prozel3 die Planckfunktion nicht herleiten konnte. DigsBion durch Stimulation erfolgt
in derselben Richtung wie das einfallende Photon. Es wadt dieselbe Energie auf.

Damit erhalten wir jetzt Ausdicke fur die makroskopischen GR8enj, unda,,,

jz/ = hl/() N9 A21 CI)(I/) . ‘ (594)

Die pro Zeiteinheit und Volumeneinheit absorbierte Enelggtagt

dV dt hug "14312 /dQ /dz/cb(u’)f;. (5.95)
v

Damit gewinnen wir die spektral absorbierte Energie

AV dt dS dv hwg P12

()1, (5.96)

und deshalb miV' = dA ds den Absorptionskoeffizienten

Qy = E ny Blg q)(V) . (597)

Zusatzlich miissen wir die stimulierte Emission einbeziehen

hv
= @(v) (n1B12 — n2Bay) . (5.98)

Mit diesen atomaren Koeffizienteaf}t sich die Transportgleichung schreiben, wenn nur
atomare Prozesse eine Rolle spielen,

dl, hv
T T 1 rAatl)
hv
-~ (n1B12 — naBay)®(v) I, . (5.99)

Die Quellfunktion hat daher die Form

5, = Medxn (5.100)

n1Biz — naBay
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Verwenden wir die Einstein—Relationen, so erhalten wir

h
a, = 4ln1312 <191”2><p(y) (5.101)
™ ga2n1
2hv3 -t
s, = (“192—1) . (5.102)
C Nn2g1

Ublicherweise giltn1 /g1 > na/ge und damite,, > 0. Hat man jedoch eine invertierte
Population der Niveaus vorliegen, so wird der Absorptiaesfizient negatiwy,, < 0. Dies
ist die Grundlage deMaser in der Astronomie?

Als Spezialfall erhalten wir wieder die Audiitke fir LTE

Mo 9 xp(hw/kpT) (5.103)
na g2
hv
@ = -mBi [l—exp(—hu/kBT) o(v) (5.104)
78
S, = B,(T). (5.105)

Die Querschnitteifr atomareUbergange fngen mit der LebensdauEs," der Niveaus zu-
sammen

O'(l/ = 1/21) = 4Tl'f12 T‘e(C/Fgl) . (5106)

f12 ist die Oszillatorensirke des betrachtetétberganges uned, = 2 /m.c® = 2.82x 10~ 13
cm der klassische Elektronenradius.

Beispiel: Als Beispiel berechnen wir digpontane Emission von Atomerin der Naherung
fur Absorption

Oy = a12 5(V — V12) (5107)

mit [a12] = cm? Hz. Aus der Atomphysik folgt

c
ajp = 71'7’3 7 f12 . (5108)

€

4Der Maser (Microwave Amplification by Stimulated Emission otiRdion, oder Mikrowellenverarkung durch
angeregte Strahlungsemission) ist die dem Laser entspréetftrahlungsquelléif den Mikrowellenbereich. Ein
Maser erzeugt kdirente elektromagnetische Wellen, die heutzutage einguéngbereich vom0® Hz bis10! Hz
(entsprechend 100 kHz bis 100 GHz) umfassen, entsprecheeich &/ellendingenbereich von Kilometern bis Milli-
metern. Die kleineren Welleahgen sind mit Molellschwingungen oder magnetischen Digzérgingen in Atomen
realisierbar. Grundlage ist die stimulierte Emission im Zaggnhang mit eineéBesetzungsinversionDies bedeu-
tet, dass mehr Atome oder Molile eines aktiven Mediums im oberen angeregten Energiemlisies betreffenden
Strahlungébergangs als im unteren Energiezustand séissen. Die Inversion ist eine Abweichung vom thermischen
Gleichgewicht und muss durch geeignete Energiezufuhr, Ruatipen genannt, erreicht werden.

In den 1960er Jahren wurden mit Radioteleskopen Objekte smi§s entdeckt, die riafiche Maserstrahlung aus-
senden. Die Entdeckung derartiger astronomischer Maselut@nierte viele Erkenntnisséber unser Universum.
Die frequenzscharfen Mikrowellen-Linien vor allem die @8-Linie des OH-Molekls, aber auch die 1,35-cm-Linie
des Wassermolélts geben Aufschlusdber angeregte molekulare Gase um entstehende Sidereyeanderungen
in Galaxien sowider Hillenprozesse in Roten Riesen unblerriesen. Allerdings sind die Pumpmechanismen dieser
natiirlichen Maser noch nicht restlos verstanden. In Frage kommen Anregungsssezurch $3e mit interstella-
rem Staub oder optische Anregung durch die Strahlungsieneegachbarter Sterne oder Infrarotquellen.
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Da die Anzahl absorbierter Photonén [ o, (J,/hv)dv betiagt, folgt

4
Bis = —asy. (5.109)
hv
Aus der Einstein—Relation folgt damitif die spontane Emission
2hv3 2hv3
A9y = —5—Ba = 5 9*1312 (5.110)
c g2
8r2e?
= 3 via (91/92) ra - (5.111)

e

Dies kann man sich leicht merken

Te _
Ay = (87r2f12(gl/gg)) - VfZ ~10%s71, (5.112)

wenn derUbergang im optischen Bereich liegt,, ~ 10'° Hz und fi; ~ 1 (sog. erlaubte
Ubergange, Abb. 5.10).

Das Wasserstoff—Atom

Das Wasserstoffatom ist das am einfachsten aufgebautefdafiene und bietet daher den
Schhissel zum Vergindnis des Aufbaus und der Eigenschaften aller Atome. Basseinzige
Atom, fur das die quantenmechanische ®dmger-Gleichung analytisch, d. h. in mathema-
tisch geschlossener Form, gst werden kann. Die Spektrallinien des Wasserstoffatonas s
mit hoher Genauigkeit berechenbar, urishken mit den gemessenen Werten verglichen wer-
den, wie zum Beispiel das bekannteste Linienmultiple#d,Biimer-Serie (Abb. 5.10).

Die Wahrscheinlichkeit, dass ein Elektron in den angeredigstand gelangt,dngt von
der Temperatur ab. Bei niedrigen Temperaturen (Sterne pkt@lklassen K und M) befin-
den sich nur wenige Elektronen in einem angeregten ZushMind@unahme der Temperatur
steigt auch die Wahrscheinlichkeiirfdie StoRanregung (Sterne der Spektralklasse A). Bei
hdheren Temperaturen werden jedoch auch immer mehr Elektrionisiert (Sterne der Spek-
tralklasse B). Diese ionisierten Elektronen sind nicht neghden Kern gebunden undhnen
beliebige Energiezudhde erlangen. Bei sehr hohen Temperaturen (Sterne detr&flelsse
0) sind praktisch alle Wasserstoffatome ionisiert.

Die Verweildauer eines Elektrons im angeregtem Energtamdsist jedoch wesentlich
kiirzer wie im Grundzustand. Beitdbergang von einemdheren Energieniveau zu einem
tieferen Niveau wird die Energiedifferenz in Form eineshtguants emittiert (sogenannter
Quantensprung). Dabei muss das Elektron von einéheten Energieniveau nicht direkt in
den Grundzustand gelangen.

Die emittierten Lichtquanten der Balmer-Serie liegen zwei im sichtbaren Spektralbe-
reich. Daher sind sidif die Klassifizierung der Sterne von Bedeutung (siehe SpekVega).
Die H-alpha-Linie entsteht zum Beispiel durch den Sprung no= 3 aufn = 2, die H-
beta-Linie entsteht durch den Sprung von= 4 aufn = 2. Je tdher die Energiedifferenzen
sind, umso gtrker verschiebt sich das emittierte Lichtquant zum UV Béréin. Ab einer
bestimmten Energie ist das Elektron nicht mehr an den Kebumgen, das Wasserstoffa-
tom ist dann ionisiert. Diese Energie entspricht einer gvddinge von 364,7 nm und wird als
Balmer-Grenze bezeichnet. Die entsprechendanan—Grenze liegt bei einer Wellerdnge
von 91,2 nm.
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Abbildung 5.10: Ubergange im Wasserstoff-Atom mit ihren Wellénigen. Die Lyman—Serie
kann im UV beobachtet werden, die Paschen—Serie im nahen Infrarote

5.3.2 Die Bremsstrahlung von Plasmen

Die Strahlung einer Ladung, die im Coulomb—Feld einer amtiadung abgebremst oder be-
schleunigt wird, ist al8remsstrahlung oder frei—frei Strahlung bekannt. Im Prinzip muss
man diesen Prozel3 quantenmechanisch behandeln, da dgeher Photonen vergleichbar

zur Energie des emittierenden Teilchens sein kann. Die ntlésdeen Aspekte dieser Strah-

lung folgen jedoch schon aus einer klassischen Behandtieguantenmechanischen Kor-
rekturen gehen nur als sog. Gaunt—Faktoren ein (Korredttofen). Diese Bremsstrahlung

spielt eine wesentliche Rolle in astrophysikalischen iRks (z.B. Gas in Galaxienhaufen).

Die Volumenemissivit fur thermische Bremsstrahlung (cgs) Beftr

aw
i = AV do 6,8x10 % ergem ™ s  Hz ™ Z2nn, T~Y? exp(—hv/kgT) gy -

(5.113)

Der FaktorT—!/2 stammt aus der Mittelung vorh/v—Faktor. Der Exponentialfaktor ent-
steht durch die Untergrenze in der Integration bei hoheqgu&ezen und reflektiert den Ex-
ponentialfaktor der Maxwell-Verteilung. Der Gaunt-Fakig; ~ 1 entsteht aus der Ge-
schwindigkeitsmittelung des urdprglichen Gaunt-Faktorg.; ¢ fallt typischerweise von 5
(beihv/kpT ~ 10~%) auf 1 (v /kpT > 1) ab.Damit ist das Bremsstrahlungsspektrum



5.3 Kilassische Strahlungsprozesse 139

Abbildung 5.11: Bremsstrahlung an lonen. Bremsstrahlung ist allgemein die elektragtiagn
sche Strahlung, die entsteht, wenn ein geladenes Teilchen beschleebigingt oder abgelenkt
wird. Meistens wird ein Elektron mit hoher Geschwindigkeit von einem Atemlabgelenkt.
Bremsstrahlung hat ein kontinuierliches Spektrum.

eines Plasmas immer sehr flach und hat einen Cutoff béiv = kgT (solange die Quelle
optisch dinn bleibt).

Durch Aufintegration der spektralen Emissatierhalten wir nun auch die totale Emissi-
vitat eines Plasmas gegen Bremsstrahlungsverluste

3hmce3 3m

mit dem gemittelten Gaunt—Faktor

Z*nine grp(T), (5.114)

o
gff(T) = / gff(T,u:kaT/h) e Tdx. (5.115)
0

Numerisch ergibt dies

e’ =1,4x 107" ergem s~ Z%n;n. TY/? grr(T) . (5.116)

Nach dem Kirchhoffschen Gesetz getzur Bremsstrahlungsemissiitauch ein Absorp-
tionskoeffizienin// der Bremsstrahlung

jif = 4mal? B, . (5.117)
Dies ergibt

4 2m _ _ _
alf = 3mhe 1/ 3 Z*nm. T3 (1 — exp(—hv/kT)) Gy (5.118)
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oder numerisch
ol =3,7x10%cm™ Z%nn. T-Y? 173 (1 — exp(—hv/kpT)) Gy - (5.119)

Ein wichtiger Grenzfall ist der Rayleigh—Jeans Berdich< kT

48 2 .
= — | —— Z’nm.T732072 5.120
G 3mke \ 3kem = Ve vooar ( )

oder numerisch

aff =0,018em™! Z2nn. T=32 02 g5 . (5.121)

Daaff o v~2, wird die Absorption wichtig bei niedrigen Frequenzen (iradbereich).
Bremsstrahlung aus HIl Regionen ist typischerweise imerieeguenten Radiobereich selbst-
absorbiert.

5.3.3 Die Kiihlfunktion eines Gases

Ein kosmisches heiRes Plasnitk bei gegebener Temperatflly Dichtenn;, n. und chemi-
scher Zusammensetzung einerseits durch Liribhlng und bei bheren Temperaturen vor
allem durch Bremsstrahlung. Da dies@t{funktion proportional zu den Dichten aasf,
wird eine FunktionP(T') = ¢/n;n. dargestellt (s. Abb. 5.12), Einheitej#?] = erg cn?¥ s~
Diese Kuhlfunktion bestimmt etwa das Verhalten des heil3en Plagm@alaxienhaufen, das
typischerweise geringe Dichten ven10~—23 Teilchen pro cm aufweist. Dieses Plasma ist so
diinn, dass die Khlungszeitanger wie das Alter des Universums alsf Wird das Gas durch
schwere Elemente angereichert, dann tragen diese vor alleiihlung bei 100’000 K bei.
Dies ist etwa der Fall in der Sonnenkorona, die eine Tempevan einer Million K aufweist
und im Dichtebereich vom0® Teilchen pro cr liegt.

5.3.4 Synchrotronstrahlung relativistischer Elektronen

Relativistische Elektronen, die in einem homogenen Mafghdsléo gyrieren, eriillen die
Bewegungsgleichung

d . i =

E(me'yu) = Q(E x By) . (5.122)

Mit Hilfe der Cyclotron—Frequena s, oder der Larmor—Frequenz,

qBo _ wr

wp = ) (5.123)
ymec 7y
kann die Trajektorie zerlegt werden
RB(r) =u,mé, + Z—l (coswpTE) + sinwpT &) (5.124)
B

mitu; = /u? + u. u, /wp entspricht dem Gyrationsradius (oder Larmor—Radius)

UL _ Y g0t 2LGEY]

RL: wpB wr, B[G]

(5.125)
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Abbildung 5.12: Die Kiihlfunktion P(T") eines Plasmas als Funktion der Temperatur bei einer
solaren chemischen Zusammensetzung (Wasserstoff, Helium undléyldbae Kihlfunktion
von Wasserstoffdllt rasch unterhalb von 10000 K, hier kann nur noch molekularer &vatesf
zur Kiihlung beitragen. Oberhalb van” K geht die Kihlfunktion in die Bremsstrahlurigber,

P(T) < v/T.

Fur relativistische Elektronenenergien gilt = c. Im interstellaren Medium gilt z.BB ~
10~ Gauss,E ~ 10 GeV und damit folgt ein Gyrationsradiug; ~ 10 cm= 7 AE, was

sehr klein im Vergleich zu typischen Skalen ist.

Das Magnetfeld sei parallel zur z—Achse (Abb. 5.13). &iese Bewegung gilt

(5.126)

ap=0 , ai =uwpsina,

wobei der Winkeh der sog. Pitchwinkel der Elektronenbahn ist (Winkel zwistii und By).
Damit erhalten wir die total abgestrahlte Leistung eineskEbns nach der relativistischen
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Magnetfeld | B

AT T

Abbildung 5.13: Bewegung relativistischer Elektronen im homogenen Magnetfeld. Die rela
tivistische Bewegung bewirkt eine Abstrahlung in V@nsrichtung mit einer Kegéffnung

6 ~ 1/~, wenn~ der Lorentzfaktor der Bewegung darstellt. Das elektrische Feld schwing
in der Ebene senkrecht zur Magnetfeldrichtung. Synchrotronstrghét deshalb immer stark
polarisiert.

Larmor—FormeP

2¢? 2p? 2
3—63 2,2 ¢ 5 g sin® a = gfrgcﬂz’yng sin . (5.130)
c m2c

Pem:

Hier haben wir den klassischen Elektronenradius benutzt, e? /m.c?, der mitdem Thomson—
Streuquerschnitt verwandt isty = 8772 /3. Damit kdnnen wir auch schreibeft,= u/c,

P = 2coq 3%7?Up sin® . (5.131)

Up = B?/8m bezeichnet hier die magnetische Feldenergiedichte inEigkeiten. Durch

5Die relativistische Larmor—Formel lautet (s. Landau—Lifsoh

2¢° 6 |22 L L2
em = 3?7 |ul® — |@ —@/c|®| . (5.127)

Wenn wir die Beschleunigun@‘ parallel und senkrecht zur Geschwindigkeit zerlegen
uay =@ , way =|dx i (5.128)

dann lbnnen wir auch schreiben

24>
Pem = 237" (a1 + 7). (5.129)
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Mittelung Uber die Winkel,

1 27 T )
<sin?a >= — / d¢/ sin® a sinavda = = (5.132)
4'/T 0 0 3

erhalten wir die klassisch®ynchrotron—\Verlust—Formel

4
gngaﬂﬁ%%@. (5.133)

Um das charakteristisct&pektrum der emittierten Strahlung zu erhalten, muf3 der Veldibr

J|||||||||||||||||||||||||||||||l—

B .
6 .

= i ]
= al .
2k —
0|_|||||||||||||||||||||||||||||||_|

0 1 2 8 4 5 @
v/ve

Abbildung 5.14: Das Synchrotronspektrum eines relativistischen Elektrons.
fir die Gyrationsbewegung spektral zerlegt werden. Diesdyse wilrde im Rahmen dieser

Vorlesung zu weitifihren. Infolge der relativistischen Bewegung erfolgt diarakteristische
Emission bei einer Frequenz

eB 3
2%££:§fn, (5.134)

3
Ve=—
2

und nicht etwa bei der Larmor—Frequenz selber. Dabei beaeic;, die klassische Larmor—
Frequenz

eB
vy =

2Tmec

= 2,8 (MHzB/Gauss) . (5.135)

Der Faktory? in obiger Formel ist dafr verantwortlich, dass Synchrotronstrahlung astrono-
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Abbildung 5.15: Der Krebsnebel Messier 1 erstrahlt im Synchrotronlicht relativistisElek-
tronen (blau). Die Filamentedtliche Farbe) entstehen jedoch durch Linienemission von Was-
serstoffatomen. Der ganze Nebel ist mit einem Elektron—Positron Rlasifigeiillt, das vom
zentralen Pulsar dauernd nachgeliefert wird (sog. Pulsar—Windgli@ ESO VLT).

mischer Objektéiberhaupt beobachtbar ist (z.B. in Form der RadiostrahamgRadiogala-
xien und Quasaren). Eine wichtige Eigenschaft der Synabmetrahlung ist ihr hohdPola-

risationsgrad, der mit der Ausrichtung der Magnetfeldstruktur zu tun Ba¢ total emittierte
Strahlung eines Elektrons pro Frequenzintervall beretctiok zu (Abb. 5.14)

P(v)dv = V3aphvg l - Ks/3(x) dx] dv . (5.136)

V/VC

Hier bedeutenvr = e2/hc ~ 1/137 die Feinstrukturkonstante der Quantenelektrodynamik
und K53 die modifizierte Besselfunktior??() weist das Maximum der Emission bei einer
Frequenz/,., = 0,29y, auf (Abb. 5.14). Die beiden Grer#dfe lassen sich einfach untersu-
chen

e geringe Frequenzew. < v,

1/3
P(v)dv ~ 5,04 x 1072 B, (”) dv Watt Hz ! (5.137)

Ve
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Abbildung 5.16: Das Spektrum des Krebsnebels erstreckt sicbr 20 Dekaden in der Fre-
quenz. Die Pfeile geben die typischen Energien der Elektronen beiweiligen Frequenz
an, die typische Magnetfeldske betagt im Krebsnebet 0,3 milli-Gaus$. Die Synchro-
tronemission ist das Resultat einer breitagdferten Energieverteilung der Elektronen — der
Krebsnebel ist der beste Leptonen-Beschleuniger. Der Buckel imidevon TeV—Energien
entsteht durch Compton—Streuung von Synchrotronphotonen aeldémistischen Elektronen
(sog. inverse Comptonstrahlung). Diese Strahlung wird mit Hilfe vore@ev—Teleskopen in
mondlosen Mchten detektiert (HEGRA, Whipple, Cangoroo, HESS).

e hohe Frequenzew.> v,

(&

1/2
P(w)dv ~2,94x 1072 B, <1> exp(—v/ve)dv Watt Hz~!  (5.138)
U,

Oberhalb der charakteristischen Frequengtirbt die Strahlung exponentiell aus (Abb. 5.14).
Die Uberlagerung dieser Spektren zu verschiedenen Energielaleldronen @ihrt dann zu
den typischen Potenzspektren von Radioquellenx v~ mit Spektralindesx. *

"Wenn die Energieverteilung der Elektronen@isP gegeben ist, dann folgt der Spektralindexze= (p —1)/2
(Abb. 5.16). Ein Elektronenspektrum mit= 2 erzeugt deshalb ein Synchrotronspektrumdamit 0, 5.
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5.3.5 Inverse Compton-Strahlung

Der Inverse Compton-Effekt ist im Prinzip ein Spezialfabkdllgemeinen Compton-Effektes.
Im Allgemeinen wird unter dem Begriff des Compton-Effekjsdoch nur der Fall verstanden,
dass ein Photon einer Enerdie= hr an einem quasi ruhendem Elektron einer (relativisti-
schen) EnergiéZ, gestreut wird, die ungéhr seiner Ruheenergié. o = m.c? entspricht,
wobei gilt: B, > hv > (E. — E. ).

Inverse Compton scattering

Y
High energy e- initially
e- loses energy

Abbildung 5.17: Im Inversen Compton—Effekt (IC) streuen relativistische Elektronieale-
renergetische Photonen in defiikgen— und Gamma-—Bereich.

Als Inverse Compton—Streuunghingegen wird der Fall bezeichnet, dass ein Elektron
(oder auch anderes geladenes Teilchen, etwa ein Protos¢hmihoher kinetischer Energig
an einem Photon mit deutlich geringerer Enetgig = hv streut.E = hv < E, (Abb. 5.17).
Der Inverse Compton—Effekt ist relevant in der TeilchergikyBeschleuniger-Physik), sowie
in der Astrophysik. So streuen relativistische Elektroimedets etwa an Photonen der Hinter-
grundstrahlung oder an Photonen der Synchrotronstral{kony Selbst—Comptonisierung).
Aber auch die relativistischen Elektronen und Positrones Idrebsnebels streuen die Syn-
chrotronphotonen in den TeV-Bereich der Gammastrahluig.(5.16).

5.4 Zusammenfassung

e Optische Helligkeiten astronomischer Objekte werden igM@den angegeben. Stan-
dard ist das Johnson UBV-System.

e Sterne haben fast ein Schwabzger—Spektrum. Manthrt deshalb die sog. Effektiv—
Temperatur eines Sterns ein.

¢ Die Kosmische Hintergrundstrahlung weist das genauestecR+-Spektrum auf.
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Die Ausbreitung von Photonen im interstellaren und intieiggschen Raum wird durch
Emission, Absorption und Streuung bestimmt.

Optisch dinne Plasmenikhlen durch Linienemission und Bremsstrahlung.

Relativistische Elektronen sind in Magnetfeldern gefanged emittieren Synchrotron-
strahlung.

Vertiefung

1. Strahlungsprozesse

Solarkonstante: Unter welchem Raumwink®l sehen wir die Sonne ? Wie grol3 ist die

spezifische Intensit I, wenn die Leuchtkraft der Sonde, = 3, 83 x 1026 Watt betagt
?

Berechnen Sie die bolometrische Leuchtkraft des Jupitesslaren Einheiten. Charak-
terisieren Sie das Spektrum von Jupiter.

Berechnen Sie die Teilchendichte der kosmischen Mikreméiintergrundstrahlung.

Eine Radioquelle habe die Helligkeitstemperatye= 1000 K, wird unter einem Winkel
von 0,”1 beobachtet bei einer Frequenz von 9 GHz. Berechnen Sie diatigteten
Strahlungsstron), in Einheiten von Jansk:

Die Kontinuumsstrahlung dé&ebsnebelsist Synchrotronstrahlung, da sie stark polari-
siert ist. Dieses Kontinuum ist vom Radiobereidter die optische Strahlung, dié&R-
genemission bis in den Gamma—Bereich messbar. In diesem 8ient der Krebsnebel
als Kalibrationsquelleifr jedes neue Instrument der Astronomie (s. z.B. HST— und-VLT
Aufnahmen). Die Magnetfeldstke des Nebels kann zu 0,3 milli-Gauss (= 30 nTesla)
abgeschtzt werden.

1. Bestimmen Sie die Lorentzfaktorep der Elektronen, die im Radiobereich, im op-
tischen Bereich, im Bntgenbereich (1 keV) und imdehsten Gamma—Bereich von
1 GeV Synchrotronstrahlung emittieren.

2. Zeigen Sie, dass ein Elektron mit urdpglicher Energie?, in den Nebel injiziert
seine Energie mit der Zeit nach dem Gesetz verliert

Eq

_ . 5.139
1+ t/tys ( )

E(t)

Berechnen Sie allgemein dieliklungszeitt, /, als Funktion der Magnetfelditke
und des Lorentzfaktorgy = Ey/m.c?.

3. Berechnen Sie die thlungszeitt, ,, der Elektronen des Krebsnebels, die Radio-,
optische, Bntgen— und Gamma-—Strahlung emittieren.

4. Woher stammen diese hochenergetischen Elektronen ?r\dtaimemt das Magnet-
feld ?

81 Jansky =10~26 Watt m—2Hz~1
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5. Wie groB ist der Larmor—Radius der Elektronen im Krebshélei den kchsten
Energien ?
e Was versteht man in der Astrophysik unter inverser Comptomd-inverser Compton-
strahlung ?
2. Larmor-Radius

Kosmische Strahlendnnen Energien bis zi0?° eV aufweisen. Bis zu welcher Energie
werden kosmische Protonen im Magnetfeld der Galaxis gefahyerwenden Sie dazu den
Larmor—Radius.



5.4 Zusammenfassung

Sp My B-V | B.C. Mo log e log R log M
(K] [Ro] | [Mo]
05 || -5.6 | -0.32 -4.15 | -9.8 | 4626 | 1.17 | 181
o7 || -5.2 | -0.32 -3.65 | -8.8 | 4568 | 1.08 | 1.59
BO || -4.0 | -0.30 -2.95 | -7.0 | 4498 | 0.86 | 1.30
B3 || -1.7 | -0.20 | -1.85 | -3.6 | 4286 | 0.61 | 0.84
B7 || -0.2 | -0.12 -0.80 | -1.0 | 4.107 | 0.45 | 0.53
AO || 0.8 | +0.00 | -0.25 | 0.7 3.982 | 0.36 | 0.35
A5 || 1.9 | +0.14 | +0.02| 1.9 3.924 | 0.23 | 0.26
FO || 2.8 | +0.31 | +0.02 | 2.9 3.863 | 0.15 | 0.16
F5 || 3.6 | +0.43 | -0.02 | 3.6 3.813 | 0.11 | 0.08
GO || 44 | +0.59 | -0.05 | 4.4 3.774 | 0.03 | 0.02
G2 || 47 | +0.63 | -0.07 | 4.6 3.763 | 0.01 | 0.00
G8 || 56 | +0.74 | -0.13 | 55 3.720 | -0.08 | -0.04
KO || 6.0 | +0.82 | -0.19 | 5.8 3.703 | -0.11 | -0.07
K || 7.3 | +1.15 | -0.62 | 6.7 3.643 | -0.17 | -0.19
MO || 89 | +1.41 | -1.17 | 7.5 3.591 | -0.22 | -0.26
M5 || 135 +1.61 | -2.55 | 11.0 | 3.491 -0.72 | -0.82

Tabelle 5.1:Helligkeiten, Farbindices, Radien und Massen von Hauptreihensternen
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6 Die Sterne unserer Galaxis

Die meisten Objekte, die man am Nachthimmel sehen kann Stewhe: Einige tausend sind
mit bloiem Auge zu erkennen. Die Sonne ist ein typischespigifiir einen Stern — eine
hauptéchlich aus Wasserstoff- und Heliumgas bestehende heifel Kdie Gravitation sorgt
dafur, dass die Materie nicht in den Weltraum verdampft. DerdRrwler durch die hohe
Temperatur und die hohe Dichte entstelatlt nie Kugel davon ab, zusammenzuschrumpfen.
Im Zentrum des Sterns sind Temperatur und Druck hoch genegfésionsreaktionen auf-
rechtzuerhalten. Die so erzeugte Energie arbeitet sicliea@laerfiche und wird von dort in
den Weltraum abgestrahlt. Wenn der Brennstidffdiese Reaktion aufgebraucht ist, &edert
sich die Struktur des Sterns. Der Prozel3, der durch Keworilais leichteren Elementen im-
mer schwerere erzeugt und die innere Struktur des Sterrassipum Gravitationskraft und
Druck auszugleichen, heil3t Sternentwicklung.

Die Farbe eines Sterns gibt Auskuiifier seine Temperatur, und diese Temperatmgh
von einer Kombination aus seiner Masse und der Entwicklpingse, in der er sich befindet,
ab. Es ist im allgemeinen auchaglich die Leuchtkraft, d.h. die Energie, die er als Lichtlun
Warme abstrahlt, aus der Distanz abzuleiten. Distanzmgesuan Sternen ist deshalb eine
fundamentale Aufgabe der Astronomie.

6.1 Beobachtbare ZustandsgifRen der Sterne

6.1.1 Distanz der Sterne

Als Parallaxe (griech. Vertauschung, Abweichung) bezeitiman die scheinbadnderung

der Position eines Objektes, wenn der Beobachter seingidPoserschiebt. Die Parallaxe
wird heute zur Entfernungsmessung der Sterne in der Gatingesetzt. Als Basislinie dient
der Durchmesser der Erdbahn. Der Umlauf der Edéert die scheinbaren Sternpositionen
in Form einer kleinen Ellipse, deren Form vom Winkel abbt, um den der Stern von der
Ekliptik (Ebene der Erdbahn) absteht (Abb. 6.1). Die Parallist der Winkel, unter dem der
Radius der Erdbahn vom Stern aus erscheint.88¢tdie Parallaxe eine Bogensekunde, so
entspricht das einer Entfernung von 3,26 Lichtjahren odedr31 Milliarden Kilometern.
Diese Entfernung wird auch aRarsek (pc, parallax arc second) bezeichnet. Da 1 Radian =
180/m x 60 x 60 ~ 2 x 10°, ergibt dies

1 Parsek = 206.265 AE ~ 3,08 x 10 m . (6.1)
Die Astronomen verwenden 1 kpc = 1000 pc, 1 Mpc = 1000 kpc ungd £51000 Mpc.

Die Parallaxe ist selbst bei nahen Fixsternen so klein, miasssie lange nicht beobachten
konnte. Dies wurde in deriihen Neuzeit als wichtigstes wissenschaftliches Argurgegen
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Abbildung 6.1: Die scheinbare Bewegung eines Sterns am Himmel im Laufe eines hanigts
von der Entfernung des Sterns ab.

das neue heliozentrische Weltbild ins Feldidet. Auf der Suche nach der Parallaxe wur-
de zurachst ein vllig anderer Effekt, dieAberration entdeckt. Erst 1838 gelang Friedrich
Wilhelm Bessel die Parallaxenmessung: éhite den Schnelufer (Stern mit groRe@&frli-
cher Eigenbewegung) 61 Cygni aus und konnte die Ahtighe Winkeinderung nactéahge-

ren Analysen zu 0,3” (0,0002 Grad) bestimmen. Selbst beimem#chsten Stern Proxima
Centauri (4 Lichtjahre) betigt die Parallaxe nur 0,772". In den 1990ern gelangen mit dem
europaischen AstrometriesatellitdilPPARCOS genaue Parallaxenmessungén £18.000
Sterne. GAIA, sein Nachfolger, soll Ende 2011 damit begmmech vierzigmal genauere
Messungen an etwa 1 Milliarde Sternen durckibuén.

Beispiel: Ein Stern in einer Entfernung von 50 pc weist eine Paralla®w = 1/50 =
0,02 Bogensekunden auf.

6.1.2 Vermessung der Galaxis mit GAIA

GAIA ist eine geplante astronomische Weltraummission detopaischen Weltraumagen-
tur ESA, mit der ungefhr 1 Prozent der Sterne unserer Milchstral3e astrometpctiome-
trisch und spektroskopisch mibbhster Pazision vermessen werden soll. GAIA baut auf der
Europaischen Tradition der Erstellung vongaisen Sternkarten auf, die mit der Hipparcos-
Mission der ESA in den 1980er Jahren in exemplarischer Vas®onstriert wurde. dhrend
jene Mission einhunderttausend Sterne mit hohéeBion undiber eine Million Sterne mit
geringerer Genauigkeit katalogisierte, wird GAIA eine IMilde Sterne mit bisher unerreich-
ter Genauigkeit kartographisch erfassen.
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Der Name des Astrometrie-Satelliten GAIA leitet sich ab dem Akronym fir Globales
Astrometrisches Interferometer fir die Astrophysik. Das kennzeichnet die urgprglich
fur dieses Teleskop geplante Technik der optischen Interfetrie. Inzwischen hat sich je-
doch das Messprinzip gadert, so dass das Akronym nicht mehr zutrifft. Trotzdeaibbles
bei dem Namen GAIA, um die Kontindit in dem Projekt zu geahrleisten.

Hipparcos GAIA
untere Helligkeits—Grenz¢g 12 mag 20 mag
Vollstandigkeit 7,3-9,0 mag 20 mag
obere Helligkeitsgrenze || 0 mag 6 mag
Anzahl Messobjekte 120.000 26 Mio. bisV =15

250 Mio. bisV = 18
1000 Mio. bisV = 20

Effektive Reichweite 1 kpc 100 kpc
Quasare - 1 Mio.

Galaxien - 1 Mio. - 10 Mio.
Genauigkeit 1 mas 7 pas beiV =10

10 - 25pas beiV = 15

300 u.as beiV = 20
Photometrie 2 Farben B, V) Spektrophotometrie big = 20
Radialgeschwindigkeiten|| — 15 km/s bisV = 15
Beobachtungsprogramm|| ausgevithlte Sterne vollstandig, ohne Vorauswabhl

Tabelle 6.1:\ollstandigkeit, Empfindlichkeit und Genauigkeit: Ein Vergleich Hipparcos —&Al

GAIA tragt drei wissenschaftliche Hauptinstrumente, die geragingon einem Teleskop
mit zwei weit voneinander getrennten Gesichtsfeldern amril versorgt werden. Das Te-
leskop hat keinen kreigéfmigen, sondern einen rechteckigen Rugpiegel der Gif3e 1,45m
mal 0,5m. Alle Instrumente schauen auf die gleichen um 138kl getrennten Himmelsab-
schnitte.

e Astrometrie: Ein Feld von 76 CCD Detektoren wird die Himmelsobjekte eséas Das
Detektorfeld wird vahrend der GAIA-Mission die Sternpositionen und die Stewds
gungen am Himmel mit hoher &zision erfassen.

e Photometrie: Vierzehn zuétzliche CCD-Detektoren werden Helligkeit und Farbe in ei-
nem breiten Wellei@ingenbereich messen.

e Spektroskopie:Das Radialgeschwindigkeits-Spektrometer (RVS) benatzselbe kom-
binierte Gesichtsfeld wie das astrometrische und das pieitische Instrument. Es ar-
beitet mit 12 CCD-Detektoren, deren spektroskopischerinétionen die Ableitung der
Sternbewegungen entlang der Sichtlinie erlauben. Zusanmitedem Photometer wird
es auch eine genaue Klassifikation vieler der beobachtdigrk@ erlauben.
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Wissenschaftliche Zielsetzung

GAIA wird Positionen (Koordinaten), Parallaxen (als Entiengsindikatoren) undahrliche

Eigenbewegungen von ungéir 1 Milliarde Sternen bestimmenuiFdie hellsten 100 Millio-

nen Sterne wird didessgenauigkeit 20 Mikrobogensekundemder besser betragenufr
die schviacheren Sterne wird die Genauigkeit niedriger, aber imroehmruibertroffen sein.
Sogar fir die schviichsten Sterne wird die Genauigkeit besser als 1 Millibsgkunde sein.
AuRerdem werdenf 1 Milliarde Sterne Helligkeit und Farbe mit hoher Geneigjgemes-
sen werden. & die hellsten 100-200 Millionen Sterne wird GAIA Aiglich gut aufgdiste

Spektren liefern, aus denen Radialgeschwindigkeit, Teatpe Oberfaichengravitation und
chemische Zusammensetzung der Sterne bestimmt wetherek.

Abbildung 6.2: Lichtablenkung im Sonnensystem von L2 aus betrachtet. Der Effel@alane
ist rausgerechnet.

Dartiber hinaus drfte GAIA die gidf3te Entdeckungsmaschine in der Astronomie wer-
den. Abschtzungen lassen vermuten, dass GAIA folgende Anzahlerr hidinemelsobjekte
entdecken wird:

e bis zu einer Million Asteroiden und Kometen innerhalb uese8onnensystems

drei3igtausend Planeten auRerhalb unseres Sonnensystems

funfzigtausend sogenannte Braune Zwerge

mehrere hunderttausend erloschene Stegrreste, sogenannte Weilie Zwerge

zwanzigtausend explodierende Sterne, sogenannte Swperno

hunderttausende weit entfernte aktive Galaxien, sogeadiumasare
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GAlA ist fur eine finfjahrige Missionsdauer ausgelegt. Die Kosten der EBAlie Missi-
on einschlie3lich Start, Bodenkontrolle und Nutzlast bfda sich auf ungthr 577 Millionen
Euro. Die Kosteniir die wissenschaftliche Datenreduktion (die von den Nétdglndern der
ESA aufgebracht werdenimsen) werden auf etwa 120 Millionen Euro gegeh

Lichtablenkung im Sonnensystem

Vor Hipparcos konnte man drelativistische Lichtablenkung durch die Sonne nur in unmit-

telbarer Nahe des Sonnenrandes nachweisen. Hipparcos war das statenkent, das diesen

Effekt am ganzen Himmel, also auch weit weg von der Sonnaiisehsehen konnte. GAIA

ist nochmals so viel empfindlicher, dass sogar die Lichtélag von Erde, Jupiter und Saturn
Uiber grosse Bereiche des Himmels deutlich sichtbar wird.

Abbildung 6.2 ist eine Karte des gesamten Himmels in ekightin Koordinaten. Sie zeigt
den Gesamtbetrag der relativistischen LichtablenkurghésSkala unten, in Millionstel Bo-
gensekunden), die von allen Planeten zusammen erzeugt®ercEffekt der Sonne ist hier
abgezogen. Er ist ungair tausendmal gfier. Die Kirzel am Kopf des Bildes identifizieren
die einzelnen beitragenden Planeten. Didgen Effekte werden von Erde, Jupiter und Saturn
erzeugt.

6.1.3 Leuchtkraft

Aus den gemssenen Helligkeiten lassen sich mittels detl®eralie Leuchtkraft der Ster-
ne bestimmen. Als Einheit dient hier die Sonnenleuchtkkaft= 3,853 x 10%® Watt, ent-
sprechend einer bolometrischen Helligkeit vy, = 4, 72. Leuchtkraft und bolometrische
Helligkeit eines Sternsdngen deshalb wie folgt zusammen

Mpor = 4,72 —2,51og(L/Lg) . (6.2)

6.1.4 Temperatur und Farben

Das Spektrum der Sterne entspricht grob dem eines Schwi&rgers bei der absoluten
Temperatufl’, welche mit der Kirchhoff-Planck-Funktion gegeben ist Bitern mit Radius
R hat eine Oberdiche vonit R?, seine Leuchtkraft are als exakter Schwarzebkper

L =4nR%*045T"*. (6.3)

Wegen der Abweichungen der stellaren Spektren von demligoeten) Spektrum eines
Schwarzen Krpers definiert man digffektivtemperatur 7.4 des Sterns als diejenige Tem-
peratur eines Schwarzempers, der bei gleichgroRer Obérthe dieselbe Leuchtkraft hat
wie der Stern (Abb. 6.3). Die Effektivtemperatur ist eineltige RichtgolRe; sie ist refrsen-
tativ fur die Temperatur des Materials an der Sternoaein. Je éiherT.g, zu desto Krzeren
Wellenlangen ist das Maximum des Strahlungsstroms des Sterngbest Die Effektiv-
temperatur der Sonne bagt 5770 Grad Kelvin.

Astronomische Objektednnen sich nicht nur in ihrer Helligkeit, sondern auch ireihr
Farbe unterscheiden. Eine genauere Betrachtung deemeBstrne im Orion, zeigt uns Sterne
unterschiedlicheFarbe. Auch in der Farbfotografie vom Sternbild Orion sind die srlder
von Auge sichtbaren Sterne erkennbar.
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Abbildung 6.3: Stellares Spektrum und Effektivtemperatur eines G2 Sterns. Das Spe&ir
nes G2 Sterns (Welleahge in Angstrom) wird mit einer Planck—Funktion gefittet, so dass das
Integral unter den Kurven identisch ist.

6.1.5 Stellare Radien

Unmittelbar messendanen wir den Radius nur bei unserefachsten Stern, der Sonne.
Aus ihrem scheinbaren Winkeldurchmesser von 1/2 Grad unéhie Entfernung von ca.
150.000.000km et man fir inren Durchmesser einen Wert von ¢a39 x 106 km.
Uberriesen haben Radien von einigen Hundert Sonnenrasbtsst die Achsten erschei-
nen unter einem Winkel von weniger als 0,1 (IK Tau 0,°063, Rr®,"057). Diese las-
sen sich in neuerer Zeit interferometrisch (Michelsonscitllar-Interferometer, Speckle-
Interferometrie) mit gdl3eren Teleskopen oder mit speziellen Interferometert) 3tim-
men. Andere direkte Methoden zur Bestimmung der Radien®kidiltationen (Bedeckun-
gen durch den Mond), sowie die Auswertung der LichtkurveBegleckungsvémnderlichen.

6.1.6 Massen

Stellare Masser/ lassen sich in visuellen Doppelsternsystemen (mit Madgemnd M)
bestimmen. Aus dem 3. Keplerschen Gesetz folgt aus der Wrelial und der grof3en Halb-
achse der Umlaufbaha die Gesamtmassé/ = M; + M,. Die Bewegung der Sterne
in einem Doppelsternsystem kann zu messbaren FluktuatideeRadialgeschwindigkeiten
fuhren (spektroskopische Doppelsterne). Dabei ist digiakbn: (Winkel der Sehlinie mit
der Senkrechen auf die Bahnebene) unbekannt. Der Zusarangpzivischen Radial- und
Bahngeschwindigkeit ist aber gegeben mit= v, sini. Sind beide Sterne etwa gleich
hell, so lassen die Radialgeschwindigkeiten beider Korapten separat, und ihre Distanzen
zum gemeinsamen Schwerpunkt bis auf einen Fakto#, ermitteln. Man erhlt direkt das
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Verhaltnis der Komponentenmassen

Ms a1 sint V1. Bahn SiN 7
= = odhn . (6.4)

M a9 sini U2, Bahn SIN %

Die groRRe Halbachse = a; + a3 kennt man hingegen nur bis auf einen Fakiari. Aus dem
3. Keplerschen Gesetz folgen schlieRlich die Massen bismeai Faktorin®i. Meistens
ist der eine Stern zu schwachrfein Spektrum (d.h. er ist wesentlich scisher wie sein
Begleiter). Dann erd@t man nur eine Radialgeschwindigkeitskurve und eine Atongbé v .
Zusammen mit dem 3. Keplerschen Gesetakman dann die soddassenfunktion

(M sini)® T}

(Ml + M2)2 a 217G ' (65)

Dies ergibt nur noch eine gewisse statistische Ausghgedie Massen des Systems, falls z.B.
die Inklinationswinkel gleichmassig verteilt sind.

Nur im seltenen Fall eines nahen visuellen Doppelsterrdiéster auch spektroskopisch
messbar, so dass man alle Parameter des Systems ableite@ka60% aller Sterne befinden
sich in Mehrfachsystemen. Zur Zeit sind aufgrund der Ergegender HIPPARCOS-Mission
die Massen von ca. 16000 Sternen mit gutérziBion bekannt.

6.1.7 Chemische Zusammensetzung

Die chemische Zusammensetzung in der Sternatné@wsprialt man aus einer genauen Ana-
lyse von Sternspektren, bei welcheaen und Profile von Absorptionslinien analysiert und
mit Modellatmosphren verglichen werden. ddifigkeiten werden dabei relativ zu Wasser-
stoff - dem faufigsten Element - angegeben. Chemischefldgkeiten werden in Teilchenzah-
lenhaufigkeiten und in Masseahfigkeiten angegeben. Letztere werden mitunter tradition
als Zahlentripel X, Y, Z) in Bruchteilen von Eins agegeben; dabeiistdie Haufigkeit von
Wasserstoffy” die von Helium undZ die aller toheren Elemente #ufig als Metalle bezeich-
net).

Beziglich der chemischen Zusammensetzung ergibt sich fokgeBdd:

e Die meisten Sterne und Nebel der Scheibenkomponente iroliges Umgebung haben
eine einheitliche Zusammensetzudg € 0.70,Y = 0.28, Z = 0.02), mit Abweichun-
gen vonZ von 0.004 ... 0.04.

e Sterne der spgirischen Komponente der MilchstraBe in déharen Umgebung haben
Metallizitaten (d. h. Werteifr Z), die den solaren Wert um eine bis dreidBenordnun-
gen unterschreiten, ohne grof3e Abweichungen in der retatierteilung. Der Heliu-
manteil " ~ 0.25 £ 0.03) ist etwa solar.

e Die chemische Zusammensetzung ist schwaclaadply vom Ort in der Milchstralie,
stark abingig von der Kinematik, und vermutlich aofgig vom Alter.

e Die Sterne der Halo-Komponente der Milchstral3e scheirlersahr alt zu sein, ahrend
Sterne der Scheibenkomponente sehr jung bis mittelalt Biadhit scheinen die &ufig-
keiten im Halo die ursfimgliche Verteilung im Kosmos wiederzuspiegeln. Die Zunah
der Metalle beiijjingeren Sternen ist durch die chemische Evolution der Mitelte zu
erklaren.
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e Einige Sterne zeigen Anomalien in ihreratfigkeiten, welche man auf Strukturen in
ihren Atmosplaren vahernd gewisser Phasen der Sternentwicklungicidiahrt (z.B.
Helium-reiche/arme Sterne, Kohlenstoff-reiche Sterne).

Parameter Sonne Sterne

Radius Ry =7x108m 0,01 - 100R
Masse My =2 x 103 kg 0,08 - 100M
Effektiv—Temperatur || Teg o = 5770 K 2500 - 50.000 K
Leuchtkraft Lo = 3,8 x 1026 Watt | 107* — 10° L,
Chemische Hufigkeit || Zg = 0,02 0,001 -5Z;

Tabelle 6.2: Typische stellare Parameter.

6.2 Das Hertzsprung—Russell Diagramm der Sterne

6.2.1 Farben—Helligkeitsdiagramme

Sterne weisen verschiedene Farben auf (Abb. 6.4). Ausisistben Giinden hat sich hier eine
Klassifikation eingebrgert, die bis heute erhalten blieb. Dies sieht man selimsebenn man
die Helligkeiten der Sterne in einem Kugelsternhaufen.(zdh M55) gegen den Farbindex
auftragt (Abb. 6.5). Kugelsternhaufen enthalten bis zu einigerdert tausend Einzelsterne in
einem Volumen, das nur wenige Lichtjahre Ausdehnung hatiman die Helligkeit dieser
Sterne gegen ihre Farbe auf, zB— V, so entsteht ein sogarben—Helligkeitsdiagramm.
Da sich alle Sterne praktisch in derselben Entfernung befinist die scheinbare Helligkeit
zugleich ein Mal3iir die absolute Helligkeit. In Abb. 6.5 ist das Farben—Haigsdiagramm
des Kugelsternhaufens M 55 gezeigt.

Der markanteste Vertreter der kugethigen Sternhaufen, kurz Kugelsternhaufen genannt,
ist M 13 im Sternbild Herkules. Die Sternenkonzentratiommit zur Mitte hin zu, wodurch
man die einzelnen Sterne nicht mehr erkennen kann. Manddehtien gemeinsamen Licht-
schein vieler Sterne. Dagegen kann man in den Randpartientéiesende von Sternen als
einzelne Lichtpinktchen ausmachen. Kugelsternhaufen sind am Himmel gleithnaRig
verteilt, sondern befinden sich fast ausschlieRlich inreftédfte des Himmels. Sie sind die
fernsten Objekte, die man in unserer MilchstraRe beobadtaten und zigtausende Lichtjah-
re entfernt. M 13 ist 23.000 Lichtjahre und M 15 33.000 LJ. Kls¢ernhaufen enthalten die
altesten bekannten Sterne, mindestens 10 Milliarden ddhren Gegensatz zu den offenen
Sternhaufen sind KugelsternhaufénRerst stabil. Auch nach Milliarden von Jahren haben
sie sich noch nicht aufgést. Die Sterne in Kugelhaufen laufen auf rosetbemfigen Bahnen
um das Zentrum. Die schnellsten Sterne verlassen dabei defefil In unserer Milchstralie
sind rund 150 Kugelsternhaufen bekannt. Die Gesamtzafiltzcinan auf etwa 800. In der
Riesengalaxie M 87 hat maiber 1000 Kugelsternhaufen identifiziert.
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Abbildung 6.4: Der Kugelsternhaufen Messier 15 (M15) mit HST aufgenommen. Dels- W
raumteleskop kann selbst das dichte Zentrum des Kugelsternhaufgngeaine Sterne awfen.
Damit lassen sich die Farben der einzelnen Sterne messen (bis z0A.00.0

Die Sterne eines Kugelsternhaufedién nicht das ganze Diagramm aus, sondern grup-
pieren sich vornehmlich in einzelngksten. Im Farben—Helligkeitsdiagramm unterscheidet
man folgendéste (engl. ‘Branches’) (s. Abl??):

e Hauptreihe ('main sequence’)
e Riesenast ('red giants’)
e Horizontalast ("horizontal branch’)

o Liicke ('gap’)
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Abbildung 6.5: Oben: Lage der verschiedendste im Farben—Helligkeitsdiagramm des Ku-
gelsternhaufens M55. Von unten nach oben sind sichtbar: HauptRigsenast (nach rechts),
Horizontalast (bei konstanter Helligkéity, ~ 0, 5) und der asymptotische Riesenast, der sich
von links zum Riesenast hinzieht. In deiidke (Gap) im Horizontalast sitzen die pulsierenden
RR Lyrae Sterne. Mittels dieser Sterne kann die Distanz ermittelt werdeiassalie scheinbare
Leuchtkraft gegen die abolsuléy ersetzt werden kann. Die rechte Skala gibt die Leuchtkraft
in Einheiten der Sonnenleuchtkraft an. Am oberen Rand ist die Effekemperatur aufge-
tragen, wie sie der Farbe entspricht. Unten: Schematische ZuordmurgjntelnenAste im
FH-Diagramm.
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e Asymptotische Riesenast (AGB’)

Wir werden spter sehen, dass dieAste bestimmten Entwicklungsstadien der Sterne zuzu-
schreiben sind.

6.2.2 Die Harvard Spektralklassifikation

Neben diesen photometrischen Untersuchungen an Sterhemahavoriiber 100 Jahren be-
gonnen, Sterne auch spektroskopisch zu unbtersuchen. bohArf§ an die Entdeckungen
von Fraunhofer, Kirchhoff und Bunsen hat man begonnennSpektren zu analysieren. Da-
bei stellte sich heraus, dass man diesen im wesentlichere&iparametrische Schar zuordnen
kann. Der Henry Draper Katalog (HD), der 225.000 Sterne&ttiurde von 1918 bis 1924
publiziert! Er entfalt Sterne bis zur 9. mag. Viele Sterne tragen heute noch Hihern
(HD1 ist Betegeuze). Insgesamt wurden mehr als 390.000&ier Harvard klassifiziert.
Dies ist im wesentlichen eine Klassifikation nach Farbem@tau — Gelb — Rot), d.h. nach
Effektiv—Temperaturen (Abb. 6.6)

O-B-A-F-G-K-M-(C/S)

Diese Spektralklassen werden nochmals in Unterklassehdufgeteilt, z.B. B9 Stern, die
Sonne ist G2.

Die physikalische Beg@imdung @ir diese Klassifizierung war zéohst nicht klar. Vega z.B.
(Spektraltyp AO) zeigt ausgeigte Wasserstofflinien, viel&tker etwa als im Sonnenspek-
trum. Daflr ist die Ca—Linie bei der Sonne viebsker ausgegt.

Die Klassen haben folgende wichtigsten Eigenschaften.(8i&#) 6.9):

e Typ O: blaue Sterne mit Obe#&thentemperaturen von 25’000 — 50’000 K; Spektrum
enthalt Linien von mehrfach ionisierten Atomen Hell, ClII, NIIDIll, SiV, Wasserstoff
relativ schwach.

e Typ BO: weiR-blaue Sterne mit 25’000 K; keine Hell Linien mehr, Hel (403 nm), Call
bei B3, Hel, Oll, Sill, Mgll.

e Typ AO: 10’000 K Oberfachentemperatur; starke Hel, H und K Linien von Ca, Wasser-
stoff maximal.

e Typ FO: Farbe gelb—weil3; 7600 K; Hel wird schwach, H und K von Caitlgtr, Metal-
linien (Fe).

e Typ GO: Farbe gelb; 6000 K; H und K Linien stark, Metallinien werdéérker.

e Typ KO: Farbe orange-gelb; 5100 K; Metallinien dominant, Cal (#22n) sichtbar, TiO
Banden werden sichtbar bei K5.

e Typ MO: Farbe rot; 3600 K; TiO—Banden stark, neutrale Metallinien.
e Typ C: Kohlenstoff—Sterne; 3000 K; Moléike C5, CN, CH, keine TiO—Banden.
e Typ S: Farbe rot; 3000 K; viele MoleKe.

11872 nahm Henry Draper das erste Sternspektrum auf. Defdgatagt deshalb seinen Namen und wurde mit
seinem Geld finanziert.
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Abbildung 6.6: Vergleich der Spektren von O5V bis M5V mit Angabe der wichtigsten Appsor
tionslinien. Nur A und B Sterne weisen einen Balmersprung auf.
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Abbildung 6.7: Globale Sternspektren mit den Filteraidern/, B undV.

6.2.3 Hertzsprung—Russell Diagramm (HRD)

Hertzsprung (1904) und H.N. Russell (1913) fanden zum englgle einen Zusammenhang
zwischen dem Spektraltyp und der absoluten Helligh&jt, indem sie in ein Diagramm mit
Spektraltyp als Abszisse undy, als Ordinate alle Sterne eintrugen. Dieses Diagramm wird
als Hertzsprung—Russell-Diagramm (HRD) bezeichnet (AdHlL, s. auch Frontseite). Diese
Diagramme sind heute fundamentat flie Darstellung der Entwicklung der Sterne. Die mei-
sten Sterne bélkern das enge Band delauptsequenz, Main—Sequencgewelche sich dia-
gonal von den hellen blauen B— und A-Steriider die gelben Sterne bis zu den schwachen
roten M—-Sternen erstreckt. Rechts oben befindet sich dipgérderRiesensterne(Giants
und Supergiants). Die Unterschiede bei gleichem Spaytralkeziehen sich auf verschiedene
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Abbildung 6.8: Vergleichende Spektren von O und B Sternen (oben) und B und A $terne
(unten). Bei B Sternen sind die Hel Linien stark ausggprbei A Sternen die Wasserstofflinien.
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der TIO-Banden bei M Sternen.
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Abbildung 6.10: Die Effektivtemperatur eines Sterns als Funktion des Farbindex.

Radien gegeiber den Zwergsternen (Dwarfs). Die Riesensterne zenfalbehmals in ver-
schiedene Untergruppen: DEorizontalast bezeichnet eine praktisch horizontale Sequenz
mit My ~ 0, 5; derrote Riesenaststeigt praktisch vertikal auf bei Spektraltypen K und M;
der asymptotische Riesenast (AGB}teigt vom Horizontalast auf und endet im hellen Be-
reich des roten Riesenastes. Didste stellen in der Tat verschiedene Entwicklungsstufen
dar (s. spter). Insbesondere entsprechdierriesen Sternen, die in einer Supernova enden
werden und raglicherweise einen Neutronenstern als Pulsar erzeugasséh mit weniger
als 0.01M, enden nie auf der Hauptreihe und werden entweder Brauneg2vweler Jupiter—
artige Planeten. Ein typischer Stern auf dem Horizontédasingehr 100 mal heller als die
Sonne. Die hellsten Riesen nennt maiperriesen (Supergiants)mit bis zu My = —7. So

hat Betelgeuze im Orion einen Radius von 400 Sonnenradidrisair20'000 mal heller als
die Sonne. Links unten im HRD findet man di¢eil3en Zwerge (White Dwarfs)mit einer
Helligkeit von~ 12. Sie sind recht zahlreich. Der bekannteste ist Sirius B.

6.2.4 Yerkes Leuchtkraftklassen

Das HRD wird nicht gleichraBig von Sternen bélkert. Insbesondere ist die Lage eines
Sterns im HRD nicht eindeutig durch die Effektiv—Temperd#stgelegt. Diesithrte zu einer
zusatzlichen Klassifikation (Morgan und Keenan) in Leuchtidaissen la (Hyperriesen), Ib
(Uberriesen), Il (Helle Riesen), lIl (Riesen), IV (Untes@&n) und V (Hauptsequenz), sowie
VI (Unterzwerge, Subdwarfs), s. Abb. 6.13.

6.2.5 Braune Zwerge und Planeten

Heute muf3 das HRD um die Braunen Zwerge erweitert werden gprécht faufig vom Spek-
traltyp L). Obschon als Sterne klassifiziert, sind Braunee®fye (‘brown dwarfs’) eigentlich
kosmische Zwitter. Aufgrund ihrer relativ geringen Massieht die erzeugte Energie nuinf
ein schwaches Bunliches Leuchten, das mit dem Aiislien des Innern dieser Objekte im-
mer schviacher wird. Daher sind Braune Zwerge am leichtesten zu ekete wenn sie noch
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Abbildung 6.11: Das Hertzsprung—Russell-Diagramm (HRD) der Sterne mit der Effekti
Temperatur als fundamentale Variable (von rechts nach links laufBi@Melligkeit der Sterne
ist in Einheiten der Sonnenleuchtkraft angegeben (links). Die einep@gatur entsprechenden
Spektralklassen sind oben angegeben. Linien konstanten Radiusmegjehaus dem Stephan—
Boltzmann Gesetz. Danach bilden Wei3e Zwerge eine Sequenz zu featbus RMan beachte,
dass unterhalb einer Temperatur von 2500 K keine Sterne mehr zu fanuly obschon es in
diesem kihlen Bereich noch Objekte gibt (Braune Zwerge und Jupiter—artigetian

vergleichsweise jung sind. Das Alter der Braunen Zwerge iiar®-Nebel wird auf bchstens
eine Million Jahre gesd@izt (Abb. 6.16). Sie besitzen einerseits nicht genug Massedie
Kernprozesse im Innern ziiaden, d.hM < 0,075 My, sind aber auf der andern Seite deut-
lich massereicher als Planeten. In diesem Massenbereaichakeer schon Deuterium gexdet
werden. Braune Zwerge erwartet man deshalb im Bereicti8amd 80 JupitermassenDer
Massenbereich zwischen etwa 5 und 13 Jupitermassen isuméddr.

Die Leuchtkraftentwicklung der massearmen Sterne ist ib. Abl5 gezeigt. Neben der
Masse ist auch die Leuchtkraft aussagdtig. Junge Braune Zwerge, so im Alter von 100
Millionen Jahren, schrumpfen ziemlich schnell und diegesvordene Energie macht sie noch
ziemlich leuchtkéaftig. Doch mit zunehmenden Alteriklen sie ziemlich rasch ab und die
Leuchtkraft nimmt dadurch ab. Wegen der starken Leuchtdoaihme geht man jetzt vor
allem in offenen Sternhaufen, mit Vorliebe in den Plejaderf,Braune Zwergen-Jagd, weil
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Abbildung 6.12: Das HRD der Sterne unserer Nachbarschaft. Die absoluten Helligkeiten w
den aus den von Hipparcos (1989 — 1993) gemessenen Parallatenbe(4477 Sterne). Auf
dem Riesenast rechts oben sind erstmals sog. Klumpen-Rik&en{1, B — V = 1.2 mag)

in der Sonnenumgebung nachgewiesen worden. Quelle: Hipparcospége.

die Plejaden jung genug sind und man dort mehr LeuchtkeakistBraune Zwerge erwartet.
Ein weiterer Vorteil ist, dass man dann auch eine gute Afitzeimg des Alters des Braunen
Zwerges erhlt.

Damit stellt sich die Fragéd/as macht einen Planeten zum Planeten 2Anwort:

e Seine Masse (keine Kernfusion)
Sie muf? klein genug sein, dass keine Kernfusion, welcheaéch immer, stattfinden

2|AU Prag 2006: Ein Planet im engeren astronomischen Siniristiemmelslorper, der (i) sich auf einer Kepler-
schen Umlaufbahn um die Sonne bewegt, (ii) dessen Masse graf§) gst, dass sich das Objekt im hydrostatischen
Gleichgewicht befindet und somit einéhlrerungsweise kugtnliche Gestalt besitzt und der (jii) das dominierende
Objekt seiner Umlaufbahn ist, d.h. der diese von weitererekden geaumt hat.

Da Pluto die Umgebung seiner Bahn nicht bereinigt hat, istuerein Zwergplanet, ebenso wie Ceres und Eris.
Fur Planeten und Zwergplaneten jenseits der Neptunbahnrgpitinglich die Bezeichnung Plutonen vorgeschlagen
worden, deren Prototyp Pluto gewesesre: Weil aber bereits in der Geologie der gleichlautenaélbegriff Pluton
verwendet wird, kam es hinsichtlich dieser Namensgebungnek Einigung.

An der in Prag beschlossenen Planetendefinition regt siitiik on Astronomen. Eine Expertenkommission hatte
im Vorfeld der Konferenz eine Definition erarbeitet, dieeeEridhung der Planetenanzahl auf 12 vorsah. Dies hatte zu
hitzigen Diskussionen géhrt, die zu der schlieRlichen Kompromissdefinitionidet hatten. Durch die Herabstufung
von Pluto nilssen Millionen von Bchern umgeschrieben werden.



6.2 Das Hertzsprung—Russell Diagramm der Sterne

Q
g
>
w2
3
(3]
P
=
(x)
g
@
-
=
b=
B=]
2%
o
]
=
g
=
—

« Cas

¢ Per

8 CMa

w! Sco

Spektraltyp

Luminosity Effects at B1

« Hel 4046
» Q14070
—-76 i
» a0 4348
« He | 4387 |
» Ol 4416
» Silll 45537

« HS
4 Hy

LA et i s
A

AN R &
LR A A

Bl la

Bl b

Bl II

B1 v

3800 3900 4000 4100 4200 4300 44-00 4500 4600

Wavelength

169

Abbildung 6.13: Leuchtkraftklassen (oben) und vergleichende Spektren von BleStamden

Vers

chiedenen Leuchtkraftklassen (unten).
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Abbildung 6.14: Optische Spektren von M— und Braunen Zwergen (sog. L Zwerge).

kann. Damit grenzt man ihn einmal von Sternen, bzw. stemiichen Objekten ab. Die-
ser Punkt spielt bei den Extrasolaren Planeten eine gartigécRolle. Betragen doch
die Massen der bis jetzt gefundenen Planeten meistens raehupitermassen, bis zu
maximal 15 Jupitermassen. Diese Grenze stimmt sehr gutemit@renzwert des Deu-
teriumbrennensiberein, die bei etwa 12 Jupitermassen liegt. Da masseréitameten
einfach zu finden sind, ist die Statistik oberhalb von 10 tdupiassen wahrscheinlich
bereits vollsandig.

e Seine Form
Seine Form sollte sgghisch sein, also kein udfmiges (eibrmiges) Objekt. Diese Ei-
genschaft ist eng mit seiner Masse verbunden. Die Planet&semmul} grol3 genug sein,
damit die Eigengravitation ausreicht, ihm eine Kugelfoumerpassen.
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e Seine Bahn
Der Planet soll seine Sonne direkt umkreisen. Damit grerazt gamtliche Monde aus.
Weiter sind dann noch andere Bahnelemente, wie Exzeatrinitd Banneigung von In-
teresseUberraschenderweise hat sich herausgestellt, dass dierdapnlichen Planeten
teilweise sehr hohe Exzentriaten aufweisen.

e Andere Eigenschaften, wie seine Atmoapd aktive Oberéiche usw.

Da die Planeten lange Zeit unégdert bleiben, sind offenbar alle &fte in ihrem Inneren
ausbalanciert. Bei einemiifisigen Planeteninneren (von fester Kruste abgesehedglhas
sich wesentlich um Durckffte, welche radial nach auf3en gerichtet sind und um die zum
Zentrum gerichtete Gravitationskraft. Das Gleichgewigkider nennt man hydrostatisches
Gleichgewicht. Wir nehmen dabei eine homogene Kugel migreinittleren Dichte an. Das
hydrostatische Gleichgewicht lautet

apr GM (r)

dr = 7[)(7‘) 7”2

mit der Dichtep(r) und der Massé/ (r) bis zum Radiug. Setzen wir eine konstante Dichte
voraus, dann&nnen wir den Zentraldruck absitzen
Pczéﬁ%zgﬁszRQ. (6.7)

Bei bekannter Mass&/ und RadiusR erhalt man Werte des Zentraldruckes, die in etwa um
den Faktor 2 vom realen Wert abweichen. Um den Radiuglie maximale und minimale
GroRRe zu erhalten, versucht man den umgekehrten Weg, alse aissdem Zentraldruck
herzuleiten. Und da liegt eigentlich schon das Problemckiéei Zentraldruck nimmt marif
ein Objekt, dessen Aufbau nicht bekannt ist. Der maximaleckist dadurch gegeben, dass
die Atome ab einem Druck voro!? — 10'* Pa das Gleichgewicht nicht mehr aufrechterhalten
konnen. Umgekehrt kann derdiper ab einem Druck von etwl®® Pa eine sphrische Form
annehmen.

Die Hubble-Durchmusterung hat nun ergeben, dass es wietdéie® mehr masaeme-
re als massereiche Braune Zwerge gibt und dass sich diemead Bis hinunter zu niedrigen,
nahezu planetaren Massen fortsetzt. Dahingehend schaieeon Hubble entdeckten frei-
fliegenden Braunen Zwerge die kleinmassigen Gegehstzu den hochmassigen Sternen zu
reprasentieren, was bedeutearinte, dass Sterne und Feeifer auf dieselbe Art entstanden
sind. Die Entdeckungen Hubbles zeigen auch die bishetsten Hinweise dahingehend, dass
die frei umhertreibenden Braunen Zwerge sicitlig von den in letzter Zeit entdeckten Pla-
neten in den Umlaufbahnen anderer Sterne unterscheidean8Zwerge wurden vieBufi-
ger als Einzelgnger als in der Umlaufbahn eines Sterns gefunden. Bi&svermuten, dass
sich die extrasolaren Planetedlig anders entwickelt haben im Vergleich zu unserer Sonne
und zu anderen Sternen. Bis vor ein paar Jahren glaubte noén e@ss Braune Zwerge nur
sehr selten dren, da der Sternbildungsprozess bei niedrigen Masséidraafl funktionie-
ren. Tat&chlich aber scheint die Natur nicht zwischen Sternen, gietdKernfusion in ihrem
Innern strahlen und solchen, die dies aufgrund ihrer rgedein Masse nicht verdgen, zu
unterscheiden. Sie scheint im Gegenteil Braune Zwerge@itti#enklassen, vom sehr masse-
reichen bis zum massearmen hervorzubringen. Die Studjéezaber auch, dass die Braunen
Zwerge wahrscheinlich kaum zu der sogenannten 'dunklereiatbeitragen, die die Masse
unserer Galaxis und des Universums insgesamt dominiertn ®bwohl Hubble herausge-
funden hat, dass Braune Zwerge reichlich in der Galaxisarmtbn sind, sind sie wohl doch

(6.6)
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Abbildung 6.15: Dieses Diagramm zeigt die Entwicklung der Leuchtkraft von Sternenenit g
ringer Masse, Braunen Zwergen und Planeten als Funktion der Zelti@nJ@ogarithmisch). Es
wird hier 13 Jupitermassen als Trennlinie zwischen Braunen ZwerggPlameten angenom-
men. Die Massen sind rechts neben den Linien in Sonnenmassen begeDe obere Gruppe
zeigt die Entwicklung der Leuchtkraft von massearmen Sternen. iaem Abfall bleiben sie
dann lange Zeit konstant. Bei den Braunen Zwergen, die Gruppe Mitter ist die Leuchtkraft

zu Beginn ihrer Laufbahahnlich der der massearmen Sterne. Doch nimmt sie mit zunehmen-
den Alter kontinuierlich ab. Dadurch kann man sie von den massearteare8 unterscheiden,
zumindest bealteren Objekten, da die untere Grenge flie Leuchtkraft eines massearmen
Sterns beil0~* Sonnenleuchtkiften liegt. Bei den Planeten, also Objekten unterhalb der 13
Jupitermassengrenze, erfolgt die Leuchtkraftabnahmexwigt.



6.2 Das Hertzsprung—Russell Diagramm der Sterne 173

Visible « WFPC2 [nfrared « NICMOS

= | - u :
Trapezium ClLuster « Orion Nebula

WFPC2 « Hubble Space Telescope ¢« NICMOS
NASA and K. Luhman (Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics) « STScI-PRC00-19

Abbildung 6.16: Braune Zwerge im Sternbildungsgebiet des Trapezes im Orion. Lipks: o
sche Aufnahme, rechts: Infrarot—Aufnahme. Quelle: HST Prek=aRe.

nicht so taufig vertreten, um mit ihnen die dunkle Materie zu arkh. Man schtzt, dass die
Braunen Zwerge weniger als 0,1 % zur Gesamtmasse des MéBesthalos beitragen.






7 Aufbau der Sterne

Mit den Augen eines Physikers betrachtet sind Sterne heél3&u@eln, die durch ihre Eigen-
gravitation zusammengehalten werden. Energie und Druchnivarn resultieren aus Kern-
reaktionen, haup&hlich aus der Fusion von Wasserstoff in Helium, die demnSter dem
Kollaps bewahren. Dieses relativ einfache System datghivohl definierte Phasen. Es be-
ginnt mit der Kondensation aus dem interstellaren Gas uddtewenn die Kernenergie auf-
gebraucht ist, entweder als Weil3er Zwerg, Neutronenstgn8chwarzes Loch.

Prahistorische Studien an der Erde zeigen, dass sich die $odee letzten 4 Milliarden
Jahren nicht drastisch \@rdert hat. Dies folgt auch aus einer Energiebilanz. E€’saiie
gesamte Energie, die abgestrahlt werden kann. Dann istdive@dklung des Sterns durch die
nukleare Zeitskala,, bestimmt

E’I'L
Tn = 7 (7.1)

wenn L die Leuchtkraft des Objektes bezeichnet. Die meisten 8teeziehen ihre Energie
aus der Fusion vohH in * He mit einem Energiegewinn von

Qn=16,3x10"%ergg™ =6,3 x 10" J/kg. (7.2)

Wirde die Sonne nur aus Wasserstoff bestehen, so antspdies einem Energierreservoir
von Q, M, = 1,25 x 10*® J. Damit betagt die nukleare Entwicklungszeifif die Sonne
T, = 3 x 10'® s~ 10! Jahre. Sterne mit Massen vaf — 20 M, entwickeln sich viel
schneller, da. = 10° L. Damit betagt ihre Entwicklungszeit nur einige Millionen Jahre.

7.1 Gleichgewichtsbedingungen und Grundgleichungen

Die Gleichgewichtsbedingungeiirfden Aufbau eines Sterns bestehen aus vier Differential-
gleichungeniir die Massen(r), den Gasdrucl(r), Energieproduktiorl(r) und den Ener-
gietransport im Stern, der die Temperaturverteildtig) bestimmt.

7.1.1 1. Massenverteilung

Die erste Gleichung beschreibt die Masaér), die sich innerhalb einer Massenschale mit
Radiusr befindet

Am = 47nr? p(r)Ar (7.3)
oder differentiell

dm _, 2 p (7.4)
dr
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p bezeichnet die Massendichte.

7.1.2 2. Das hydrostatische Gleichgewicht
Die zweite Gleichung bezeichnet das hydrostatische Gieiwftht

dP _ Gm(r)p(r)

dr r2

(7.5)

Die nach aul3en wirkenden Druckifre werden durch die nach innen gerichtete Gravitations-
anziehung ausgeglichen.
7.1.3 3. Energieproduktion
Die in der Massenschale produzierte Energiedggtr
AL = e(r)m(r)dr = 4mr?p(e — €,) Ar, (7.6)

wenne die pro Masse und pro Zeiteinheit produzierte Energie lobneit. Damit gilt differen-
tiell

(jl—f =Adnriple —¢,). (7.7)

In den meisten &len wird die Energie im zentralen Kern erzeugt, so dags aul3eren Be-
reich konstant ist. Diese Energieproduktioist i.a. eine Funktion der Dichte, der Temperatur
und der chemischen Zusammensetzung des Sternmaterials.

7.1.4 4. Energietransport und Temperaturverteilung

Die vierte Gleichung beschreibt den Temperaturverlauf terr8nnern, der von der Art des
Energietransports aBhgt: Strahlung, Konvektion und &vmeleitung. Letzterer ProzelR ist
sehr ineffizient, da die Elektronen sich nilver sehr kurze Distanzen bewegémien.

Radiativer Energietransport: Der Energietransport durch Strahlun@ngt wesentlich von
der Opaziét « im Sterninneren ab (s. Diffusiongherung des Strahlungstransporis)=
k(p, T, X) = kg, X bezeichnet die chemische Zusammensetzung,

dl” 3 rkp L(r)

dr ~ 4dac T3 4nr?’

(7.8)

da der radiale StrahlungsfluR. = L(r)/47r2. Zusammen mit dem hydrostatischen Gleich-
gewicht erhalten wir sal.,. = L(r),

dT/dr 3 KL,

dP/dr  16macG mT3 (7.9
Wir fihren nun den radiativen Temperaturgradienten ein (diinesi®s)
dInT 3 kL. P
W= —— = 7.10
VEad (dlnP)Rad 16macG mT* (7.10)
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womit sich der Temperaturgradient schreib&ftlals

dr T Gmp
o __ T 7.11
ar P 2 VRad ; (7.11)
oder als
dT T G
e LS VA (7.12)

Abbildung 7.1: Die Konvektionszone der Sonne mit Obadhengranulation. Im zentralen Be-
reich der Sonne wird die Energie radiativ transportiert, in déltdfedoch konvektiv. Die Kon-
vektionszellen erscheinen als Granulation an der Clxghél. Eine Granule lebt typisch 10 Mi-
nuten.

in einer Schichtung. Die Skaletihe des Drucks ist damit auch ein Mal éie Anderung der
Temperatur mit der Bhe. Den Temperaturgradientetirkien wir auch schreiben als

1 3P KL,

-— . 7.13
4 aT* 4wcGm(r) (7.13)

VRad =

Der erste Faktor ist das Veitinis von Gesamtdruck zu Strahlungsdruck, und der zweite be-
zeichnet das Veditnis der lokalen Leuchtkraft, zur lokalen Eddington—Leuchtkraft®P.
Diese bedeutet, dass die lokale Gravitationskraft geradehdden Strahlungsdruck ausgegli-
chen wirde

Gm(r) KLEP LED _ drGem(r)

(7.14)

? T

r2 4dmer? K
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Der radiative Temperaturgradient kann deshalb stark igestewenn die Energieproduktion
zum Zentrum hin konzentriert ist (massereiche Sterne).

Wenn der Energietransport durch Strahlung ineffizient whittiet sich ein starker Tem-
peraturgradient aus. Dadurch ergeben sich Gasbewegudigenyn die Energie effizienter
transportieren als die Strahlung. In diesEonvektionsprozelgelangt heies Gas iriiklere
Regionen, wo es die Energie abgibt und damit wieder sinkt.

Energietransport durch Konvektion:  Wir betrachten ein konvektives Element mit Exzel3-
temperaturDT gegeiiiber der Umgebung. Dieses Element bewegt sich radial net €e-
schwindigkeitv,., bleibt jedoch im Druckgleichgewicht mit der UmgeburdigP = 0. Dies
erzeugt nun einen lokalen Energieflufd von

Fkon = pUCCP DT. (715)

Ein solches Element bewegt sicher eine Distanz,,, bevor es sich wieder mit der Umge-

Abbildung 7.2: Die Granulation der obegthe. Die hellen Gebiete sind aufsteigende Gasele-
mente, die dunklen Gebiete absteigende. Die Ausdehnung dieser Grietkegt typischer-
weise etwa 1000 km, die Konvektionsgeschwindigkeiten zwischen 1 big® km

bung vermischt. Diesednge heil3t Mischungsweg, der in etwa durch die Ské@lkal/p der
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Druckverteilung bestimmt ist
dP
H;' =
P Pdr ’

Der Temperaturgradieniif die konvektive Phase folgt aus dem adiabatischen Terypera
gradienten, da heil3e Materie adiabatisch (ohi@erdéaustausch mit der Umgebung) aufsteigt
und abgekhlte absteigtP = Kp', T « P/p o p' !

dT 1\ T dP

lw=aHp , a~1. (7.16)

I' = Cp/Cy ist der adiabatische Exponent, der vom lonisationszusti@sdGases alingt
(' = 5/3 fur einatomige Gase). In diesem Falle folgt ebenfalls

dT T Gm
dm = P gt Vel (7.18)

mit dem adiabatischen Temperaturgradienten

dlnT Pé 1
Vad = (de)ad_ Tocr =T (7.19)
mit
dlnp dlnp
= = - 7.2
“ (dlnP)T 0 (dlnT)P (7.20)

fur eine Zustandsgleichung = p(P,T). Fur ein einatomiges GaB = 5/3, und deshalb
Vaa =2/5=0,4,dp/p =adP/P —6dT/T.

7.1.5 Schwarzschild Kriterium

Um herauszufinden, welches der dominante Energietranispdoerdtigt man dasschwarz-
schild—Kriterium :

In einer Schicht, welche die Energie radiativ transportiett, ist der effektive V. = VRgaq;
diese Schicht bleibt dynamisch stabil, solang®r.q < Vaq, sonst wird die Schicht dyna-
misch instabil und Konvektion setzt ein.

Fur Konvektion im Zentrum giltv = V.4, wahrend bei Konvektion in Elen V zwischen
Vaa UNdVR,q liegt (folgt aus Mischungsweg—Theorie).

Konvektion setzt damit ein, wenn entwedeég.q grofld wird oder weniv .4 gering ausilit.
Im zweiten Falle bedeutet dies, fla= 1 + R/Cy,, dassCy gro3 werden muR3. Dies ist im-
mer der Fall, wenn viel Energie zum Heizen verschwendet,vzifl. bei der lonisierung von
H oder He. Die lonisationsenergie steht damit nicht mehr zurdmg der Temperatur zur
Verfugung. DaH bei einer Temperatur von 6000 K ionisiert wir@lf V.4, bis aller H io-
nisiert wird. Dasselbe giltifr He bei einer Temperatur von 20.000 — 50.000 K. In diesen
Temperaturbereichen setzt deshalb Konvektion ein. Unigeketzt Konvektion ebenfalls in
den Kernen von massereichen Sternen ein, da hier das CNnd@reehr viel Energie frei-
setzt. Dies erbiht den radiativen Temperaturgradienten.
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7.1.6 5. Zustandsgleichung

Temperatur, Druck und Dichte werdéber eine Zustandsgleichung veiigpft. Der Gasdruck
selber folgt aus
k R
T =—pT (7.21)
W e Iz
mit der Boltzmann—Konstanteund dem mittleren molekularen Gewightm g ist die Masse
des Wasserstoffatom®, die Gaskonstante.
Wir berechnen nup fir vollstandige lonisation. Ein Atom mit Kernladurig produziert
dannZ + 1 freie Teilchen. In der Astrophysik bezeichnet man den iredatMassenanteil von
Wasserstoff mitX', den von Helium mi” und alle schwereren Elemente it so dass gilt

P =

X4+Y+2Z=1. (7.22)

Damit folgt fur das mittlere Molekulargewicht

1

T X t3Y/A+ 22 (7.23)

"

Wasserstoff ergibt zwei Teilchen pro atomare MassenedinHelium drei Teilchen pro vier
atomaren Masseneinheiten und die schwereren Elemente sentliehen die Hifte. Fur so-
lare Materie giltX; =0.6-0.7Yy =024 —04,Z5=1— X — Y ~0.02.

Bei htheren Temperaturen muf3 auch der Strahlungsdrudicksichtigt werden

1
Praa = 3 aT*. (7.24)
Damit kann der totale Druck geschrieben werden als
P = Paos + Prag = R oT + %T‘* . (7.25)
o
Wir definieren weiter
PGas
= 7.26
6= (7.26)

G = 1 bedeutet verschwindenden Strahlungsdrutk; 0 verschwindenden Gasdruck. Dar-
aus erhalten wir die thermodynamischen Beziehungen

1 a
p=p(P.T) =& = (P 3T (7.27)
und damit
5= 4 _/835 (7.28)

Daraus kann man den allgemeinen adiabatischen Tempeaeatiegten herleiten

RS B>+ (1-5)4+0)
= =5 . (7.29)
PuCp 582 +4(1 - B)(4+B)
Fir g — 1 folgt Vg = 2/5, fur 8 — 0 gilt V,q = 1/4 (Gas, das durch den Strahlungsdruck
dominiert wird).

vad
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Entartung: Der Entartungsdruck der Elektronen wird dann wichtig, wimriPhasenraum-
volumen minimal wird. Dazu sétzen wir die mittlere Impulsdifferenz zwischen zwei Elek-
tronen in einem Maxwell-Gas ab

S = 12m.GM
Bpe = VTS = 27 = NmegT [0 CMima g 5

furI' = 5/3. Andererseits giltiir den mittleren Abstand

1/3 3\ 1/3
_ dpemy R
Ag, ~n-1/3 = ( HeMu ~ [ ZHeMudt ) 731
ge 1y P i (7.31)

Damit kdnnen wir das Phasenraumvolumen der Elektronen berechnen

3
19\ 3/2
Afte (,u) (\/GmeRmf’/G M1/6>

1

(Age Ap.)® =

. 3
MN\Y® / R \?
~ 40 (1x107*0 (— — 257!
O( x 10 (MG)) <R®> gem®s

L/ MA\Y2 R A\32 [
18043 | — _— h. 7.32
30 (M®> <R®) ~ (732)

Fur einen Stern mil/ = My, ist das Phasenraumvolumen der Elektronen nur dabiReyrals
h3,wennR > 3 x 1072 Re,. Fur

(Age Ape)® ~ h? (7.33)

2

1

wird das Pauli—Prinzip wichtig, und damit setzt die Entaguler Elektronen eirBei Brau-
nen Zwergen mit M/ < 0,08 Mg und R < 0,1 R wird deshalb Entartung wichtig.

Fermionen mit halbzahligem Spinerfullen nicht die Maxwell-Verteilung im Gleichge-
wicht, sondern die Fermi—Verteilung

2541 1

N(E 7.34
(E) h3  exp[(E—p)/ksT]+1 (7.34)
Im vollstandig entarteten Fall gilt deshalbrfdie Teilchendichte
2s+1 [Po 9 2s+ 14w 4
n=—3 /0 4mp* dp = —5 3 Po- (7.35)

po ist der Impuls zur Fermi—Energi& = u

p=1/pgc? +m2c* —mc? (7.36)

und damit
3 1/3
po=nh (47r(25 n 1)> . (7.37)

Es ist nun @nstig, die charakteristische @ex = py/mc einzufihren und dadurch die
Dichte auszudrcken

n(z) = (2s+1) 4% (mhecf x5 (7.38)
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Daraus &0t sich der isotrope DrucR = P(x) berechnen

12541

Plz) =3 =3

Po
/ 47rpv(p)p2 dp=(2s+1) il (W;:C
0

. )37ndﬁj1x) (7.39)

mit f(x) gegeben als

flx)=2vVa2+1(22% —3) + 3 In(z + /1 +22). (7.40)

Zeige, dassifr Elektronen giltP, « n°/3, falls z < 1 (nichtrelativistische Elektronen) und
P, o n*/3, falls z >> 1 (relativistische Elektronen).

Die Zustandsgleichundif ein ideales entartetes Elektronengas ist damit durehpty-
trope Zustandsgleichung gegeben

P=Kp" (7.41)

mit I' = 5/3 flr nicht-relativistische Elektronen udtd= 4/3 fir relativistische Elektronen.
Die Konstantek ist allein durch Naturkonstanten bestimmt

32/3 z4/3 h2 1.0036 x 1013 5
K = — = cgs , I'=—-, (7.42)
5 memf/gu‘é/g ;42/3 3
313 72/3  Re 1.2435 x 1015 4
K = = cgs , I'=-. (7.43)
4 Buds pd® 3

Ahnliche Ausdiicke gelten auchif Neutronen im entarteten Zustand.
Wenn die Elektronen entartet sind, so dilt= P.. Der Ubergang findet statt, wenn

k 1 2/3 2 5/3
oT= L (3) (e , (7.44)
wmpg 20 \ 7w Me \ fheMe
Dies bedeutet, dass Entartung eintritt, falls
T ©
7 = 1,207 x 10° W (cgs) (7.45)

Dies entspricht einer Geraden mit Steigung 2/3dmp — log T Diagramm (Abb. 7.3).

Strahlungsdruck spielt in der heutigen Sonne keine Robbenso die Entartung nicht.
Diese wird jedoch wichtig bei der weiteren Entwicklung dem8e und ebenfalls bei sehr
massearmen Sternen und Braunen Zwergen.

7.1.7 6. Stellare Opaziten

Der radiative Energietransporéihgt wesentlich von den Opaaién ab. Diese werden durch
folgende Prozesse bestimmt:

Elektronstreuung: Photonen knnen immer an freien Elektronen streuen. Die Thomson
Streuung ist unatéingig von der Frequenz
8t 12

T Te —0,20(1+X)em2g . (7.46)
3 pemy

Ry =

Diese Thomson Streuung verna@$sigt den Impulsaustausch zwischen Strahlung und Elek-
tron.
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Abbildung 7.3: Die Zustandsebene eines stellaren Gases (in cgs). Strahlungsdmikietd
oberhalb der punktierten Linie, die Entartung setzt rechts von der zoggen Linie eing. =
2).

Absorption durch frei—frei Ubergange: Diesen Fall haben wir bereits diskutiert. Die Rosseland—
Mittelung ergibt die sogKramersche Opazitat

2
K =368 x 1022 (1+X)(X+Y+B)pT_7/2gff%. (7.47)

Der Faktorl + X beticksichtigt die Elektronendichtés beriicksichtigt die schwereren Ele-
mente,B = Y X,;Z2/A;.

Gebunden—frei Ubergange: Ein Photon mit Energiér > x, groRer als die lonisations-
energiey, kann ein Atom ionisieren. Die Absorptionskoeffizienten A@mea, o v 3 fir
v > xo/h. Damit folgt fur die entsprechende Rosseland Oggzit

Rpf = X(1—x)R(T) (7.48)

mit z als dem lonisationsgrad umd— 6 cm2_' g~—!, wennT > 100.000 K. Fir Temperaturen
T < 10 K tragen auch gebunden—gebundérergange bei, jedoch nicht mehr als ein Faktor
2.

Das H~ lon: Wasserstoff kann wesentlich zur Oparibeitragen bei geringen Temperatu-
ren durch Bildung von negativen lonen. Ein Wasserstoffakamn durch Nachbarladungen
polarisiert werden und dadurch ein weiteres Elektron bhin@adurch Knnen Photonen mit
Energienhv > 0,75 eV absorbiert werden, d.h. mit Wellémigen< 1,655 pm (Infrarot-
photonen). Die Photonenenergie geht in die lonisation unetische Energie des Elektrons.
Die Opazitt ist proportional z._ « n.ngy, da H~ sich aus neutralem Wasserstoff und
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Abbildung 7.4: Die Opazitit als Funktion der Dichte und Temperatur im Innern von Sternen
(in cm? g~1). Bei hohen Temperaturen und geringen Dichifierwiegt die Elektronstreuung
(flach). Mit abnehmender Temperatur gewinnen die frei—frei RszeBei hohen Dichten wird
die Opaziat durch die Vidrmeleitung reduziert, wodurch der sog. kappa—Berg entsteht. Die
Punkte entsprechen einem SonnenmodellXni= 0,690, Y = 0,289, Z =1—- X - Y =
0,021.

Elektronen bilden. Diese Elektronebhnen von schwereren Atomen stammen, die niedrige
lonisationspotentiale aufweisen (einige eV). Der Me#tialt von kihlen AtmospBren (3000
— 5000 K) hat deshalb einen grof3en EinfluR auf die Opazit

Wenn Warmeleitung wichtig wird, so ist die gesamte Opaizgegeben durch

1 1 1
_ n (7.49)
R KRad Kcon

Dies fuhrt zu einer Reduktion der Opadif k.., < p~ 272, bei hohen Dichten. Dadurch
entsteht ein Maximum ir bei fester Temperatur (Abb. 7.4).

Opazititen lonnen nach dem Los Alamos Code berechnet werglgnT') ist eine ziem-
lich komplexe Funktion (Abb. 7.4). Das horizontale Plateatsteht durch den Beitrag der
Elektronstreuung bei hohen Temperaturen. Mit zunehmebDdgrte steigt die Opazit auf-
grund von frei—frei Prozessen und erreicht ein Maximum, wéfarmeleitung wichtig wird.
Opazitaiten fir die Sternatmospitien sind in Abb. 7.5 dargestellt. Das Sonnenmodell startet
mit logTeg = 3,76 undlog p = —6, 73. Die Opaziait nimmt schnell nach innen zu durch die
lonisierung von Wasserstoff, die Elektronen zilir —Bildung erzeugt. Ein Maximum wird
erreicht, wenn ein grof3er Teil von Wasserstoff ionisiert Zanachst spielen gebunden—frei
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Abbildung 7.5: Das Rosselandmittel der Opa#iin Sternatmosgiren als Funktion der Dichte
p (in g cm~3) und der TemperatuF. X = 0,739, Y = 0, 240. Die Punkte entsprechen einem
Sonnenmodell.

Ubergange eine Rolle und dann frei—frei Prozesse (Abb. 7.4).

7.1.8 Kelvin—Helmholtz—Zeit

Virialsatz: Aus dem hydrostatischen Gleichgewicht kann man eine vgehBeziehung
zwischen der Gravitationsenergie und der innern Energieiten. Wir betrachten dazu die
potentielle Gravitationsenergie eines Sterns der Magsend mit Radiusk

R
W = —/ Gm—(r)p4ﬂ'r2dr
0

r
R
= / d—P47rr3 dr
0 dT’
R

= -3 / P4xr?dr. (7.50)
0
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Unter Annahme eineadiabatischen Zustandsgleichudgr Form
P=Kp" (7.51)

mit K undI" const, folgt aus dem 1. Hauptsatr flie innere Energié€

1(5)=-ra(5) (7.52)

der Ausdruck

P
_ 2
E=pc +I‘—1' (7.53)

Damit gilt fur die totale innere Energié eines Sterns

R
U= / (€ — pc?) dmr? dr (7.54)
0
derVirialsatz
(W=-3r-1U| (7.55)

Dies kann auchifr die Gesamtenergi€ des Sterns formuliert werden

3I'—4
E=W+U= 3(F—1)‘W|' (7.56)

Hier zeigt sich bereits ein Problemirfl’ = 4/3 gilt £E = 0! Da W ~ —GM?/R,
wird die Gesamtenergie immer negativer, wenn der Radiusddevird, d.h. der Stern muf3
kollabieren fir I' > 4/3 und solange keine innere Energiequelle eingeschaltet Wiathit
stellt sich die Frage, ob ein solches kaltes Objekt beliatgi kollabieren kann. Die Antwort
ist nein.

Gase im Innern der Sterne sind voll ionisiert, so dass ded@ak folgt

P
[y

P =

kT (7.57)

m,, ist die atomare Masseneinheit upadlas molekulare Gewicht

1 My, mp
=Y. 4+Y) >~ = —, 7.58
p (Ye + %@ He =7 (7.58)

wennY, = Z/A die Elektronenzahl pro Baryon ist un@ = n;/n die Konzentration des lons
i (u = 1/2 fur reinen Wasserstoff). Damit giltif die Massendichte

p= (ne + Z ni) My . (7.59)

2

Damit kdnnen wir die potentielle Energie des Sterns auch schreilsen

R 5 rR
kT M _
W= 3/ P4rr? dr = S / panr? dr = 5 kgT . (7.60)
0 MMy Jo UMy,
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T ist die mittlere Sterntemperatur.
Wenn sich ein Stern mit der Zeit \@ardert, so mul3 die totale Energie erhalten bleiben

dE
L=, (7.61)
Da
p="tw . cosron), (7.62)

¢
folgt fur die Leuchtkraft

_ av _ _¢—-1dW
L=(C-1)— = Ca (7.63)

Fir ein ideales Gas folgt = —1¥//2 = U, d.h.die Halfte der Energie, die im Kollaps frei
wird, kann abgestrahlt werden, die andere Hilfte heizt den Stern auf Trotz Energieverlust
heizt sich also ein kontrahierender Stern auf ! (negatiezifigche Vidrme !)

Damit kbnnen wir eine charakteristische Zeitskala definierensdg Kelvin—Helmholtz—
Zeit

GM? M\? Ly R
~ =1,6x107a (— ) =222, 7.64
TKH SRL ,6x10"a <M@> I R ( 6 )

Noch Anfang des Jahrhunderts dachte man, dass die SteenErikrgie nur aus der inneren
Energie beziehen. Diese reicht jedoch nicht aus, um dieeldmdpensdauer der Sterne zu
erklaren.

7.2 Thermonukleare Energieproduktion in Sternen

In den 30er Jahren entdeckte man, dass die stellare Enegyleugionsenergie stammt. 1938
postulierten Hans Bethe und von Weizker den CNO—-Zyklus, der jedodirfdie Sonne nicht
wichtig ist. Erst 1950 wurden die pp—Prozesse diskutiéetbeéi niedrigen zentralen Tempe-
raturen entscheidend sind. Fusionsprozesse laufen biglament Eisen (Fe) mit Gewinn ab
(Abb. 7.6).

7.2.1 Die pp—Kette

In Sternen mit Massen von einer Sonnenmasse oder weaigeidie ppl-Kette, die aus fol-
genden Subprozessen besteht:

o '!H+'H — 2D + et + 1, + 1,44 MeV (14 Mia. a)
e 2D +'H — 3He 4+~ + 5,49 MeV (6 Sekunden)
e 3He +3 He — *He + 2'H + 12,85 MeV (1 Mio. Jahre)

In der Abb. 7.7 sind alle figlichenAste der pp—Kette zusammengestellt. Die pplll-Kette
ist energetisch nicht wichtig, sie erzeugt jedoch eneegibe Neutrinos. Da die Neutrinos
entweichen, geht diese Energig flie Heizung verloren.
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Average binding energy per nucleon (MeV)
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Abbildung 7.6: Bindungsenergie pro Nukleon als Funktion der Massendahl

2 CNO-Zyklus

Bei hdheren Temperaturen treten Resonanzreaktionen bei setemdfernen auf (die kineti-
sche Energie der eingefangenen Nukleonen stimmt mit dengieneines angeregten Zustan-
desuberein). Der Kohlenstoffzyklus ist durch folgende Reahtin gekennzeichnet:

2041 H — BN 4~ (1 Mio. a)

BN — BC + et + v (14 min)

BC 4+ H — N + ~ (0,3 Mio. Jahre)
YN+ H — 150 +~ (300 Mio. a)
B0 - BN +et +1(825)

BN 41 H — 2C +* He (10000 Jahre)

Es wird damit ein He—Kern aufgebautatwend C, O und N sich im Prozef3 niémtdern.

7.2.3 Die Triple—Alpha Reaktion

Bei Temperaturefi’ ~ 100 Mio. K kann He in C umgewandelt werden

8Be+*He —'2 C 4+ 2y + 7,6 MeV (7.65)
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Abbildung 7.7: Proton—Proton—Ketten im Sterninneren.

Abbildung 7.8: CNO Zyklus.

Be ist i.a. instabil und kurzlebig. DurcHe + He wird jedoch ein geringer Anteil afe
aufgebaut, so dass obige Reaktion ablaufen kann. Diesdi®galkennt man deshalb Triple—
Alpha Reaktion. Dabei resultiert ein Nettoenergiegewian ¥,4 MeV - 95 keV.
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Abbildung 7.9: Triple alpha Process.

7.2.4 Alpha—Reaktionen

Wahrend des Heliumbrennens kann Kohlenstoff zu Sauerstafewandelt werden, etc.
o 12C 44 He — 160 +
e 60 +* He — 2Ne + v

o Ne+* He — 2*Mg+~

7.2.5 Kohlenstoffbrennen

Wenn Helium im Kern verbrannt ist, kann auch Kohlenstofigieeen bei Temperaturdiber
500 Mio. K.

° 120+120_> 24Mg+’y
e 2C412C — BNa+p
20 4120 — 2Ne +* He

204120 - BMg 4

Ro 4120 - 160 4 24He

7.2.6 Sauerstoffbrennen

Bei noch fbheren Temperaturen beginnt Sauerstoffbrennen
o 160 4160 — 326 4 5
e 60 4160 - 31p 1y
e 604160 — 28i +* He
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° 160_1_160_) 315-1—71
° 160_|_160_> 24]\49_‘_241_1e

7.2.7 Siliziumbrennen

Schlief3lich bildet Silizium Nickel und Eisen
o 87+ 8i — ONi+ 4
o ONj 36 Cotet + 1,
o 5600 % Fe 4 2¢t + 21,

Elemente schwerer als Eisedrinen nicht mehr durch Kernfusion aufgebaut werden (Abb.
7.6), sondern sie entstehen durch Neutroneneinfang urad-Betfall.

\ \ \ \
10— —

-5

log T (K)

Abbildung 7.10: Energieerzeugungsraten (in erg'gs—!) als Funktion der Temperatur. Unter-
halb von 16 Mio. Kuiberwiegt die pp—Reaktion, oberhalb der CNO-Zyklus. Bei Tempenatu
um 100 Mio. K setzt die @—Reaktion ein.

Die Energierzeugung in der pp—Kette kann wie folgt gestiemewerden
epp = 2,38 109 pX2 f,1hp,Cop Ty /% exp(—33.80/T3 *)ergg ™ 's™',  (7.66)

was ge@hert werden kann zu

T n
€pp = €p pX° (106 K) (7.67)

mitn ~ 4unde, = 1,07x 107> ergcn¥ g~2 s~ ! (Abb. 7.10).f,, ~ 1 ist der Abschirmfaktor
der pp—Kette und),, ~ 1, sowieCp, ~ 1 sind ebenso KorrekturfaktoreniliFden CNO-
ZyKlus gilt

cono = 8,67x10%7 pX XenoCono Ty */* exp(—152,28 /T, %) ergg~'s™ !, (7.68)
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wobei X - o der Massenanteil vofi, N undO bedeutetCc o ist ein Korrekturfaktor~ 1.
Dies kann im fraglichen Temperaturintervall gévwert werden zu

T n

ecno = €. pXZ(C,N) <106K> (7.69)

mitn ~ 16 unde. ~ 8.24 x 10~2* (cgs). Die 3 Energieerzeugungsraten folgen ebenfalls zu
€36 = 5.09 x 10!! pQY?’ngfga exp(—44,027/Tg) erg g ts7L. (7.70)

Hier ist die Temperatur in Einheiten von 100 Mio. K gegebersentspricht einer dramati-
schen Temperaturabhgigkeit,e oc 740 (Abb. 7.10).

7.3 Sternmodelle im Gleichgewicht

7.3.1 Randbedingungen

Die statiorren Sternmodelle werden durch folgenden Satz von Differgieichungen be-
schrieben

dm

— = dapr? (7.71)
dr
dP Gmp
- = 7.72
dr r2 ( )
L
% = d1r’ple, —€) (7.73)
dT T dP
oo vl 7.74
dr v P dr ( )
pol @4
= —=(P-=-T 7.7
p rTF—3T) (7.75)
en = e (PT,X;) (7.76)
6@ = e(PT.X,). (7.77)

V = dInT/dIn P. Man betrachtet nun tisungen zu gegebener Maske und gegebenen
HaufigkeitenX;. Die unablngige Variable ist, 0 < » < R, bzw.q = m /M. Die ablangigen
Variablen sindn = m(r), P = P(r), T = T(r) und L = L(r). Die Randbedingungen sind
im Zentrum gegeben

r=0 : m=0=L , P=P. , T=T,. (7.78)

Damit bekommt man eine zweiparametrige Schar vosungen, die durch die Zentraltempe-
raturT, und den Zentraldruck, (oderp.) bestimmt sind. Integriert man die Gleichungen von
innen nach aulRen bi3(R) = 0 undT'(R) = 0, so divergieren diesedsungen i.a. Es gibt in-
nerhalb dieser 2—parametrischen Schar vosungen genau einékung, die nicht divergiert.
Diese sind in Abb. 7.11 dargestellt.

Dieses Problem der divergierendeadungen kann dadurch gst werden, dass wir die
Integration von innen und von aufRen starten und dann an ageeimgneten Radius die bei-
den Losungen anpassen (z.B. am Rand der Konvektionszotiehumerische Zwecke ist es
deshalb gnstig, die Strukturgleichungen in dimensionslose Forrbrimgen.
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Abbildung 7.11: Lésungen der Strukturgleichungen zu gegebener Zentralgicfiieg cm2).

Die Zentraltemperatur ist kein freier Parameter, sondern wird durcRaiebedingungen an
der Oberfache festgelegt. Die Punkte markieren die zuggfen Massen in Einheiten vail o
(von 0,08M, bis 50 M,). Die Zahlen unterhalb derdsungskurve geben den logarithmischen
Anteil des Strahlungsdruckes am Gesamtdruck wieder.

7.3.2 Dimensionslose Strukturgleichungen: homologe Stee

Dazu tihren wir 2 charakteristische &en ein

GM? " o [ M\? (Ro\!
und
 uGM 7 M Ry
Ty = Ho =2 107 K <M® =), (7.80)

wobeip das mittlere atomare Gewicht im Stern bezeichn#t.dinen gegebenen Stern sind
P, und T konstant und bezeichnen den charakteristischen Druck iendhdrakteristische
Temperatur. Damiténnen wir folgende dimensionslose Variablen definieren

o _m _ L(r)
sowie
T P,
t=L | p=to (7.82)
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Damit kann man die vier Grundgleichungen in folgender disi@msloser Form schreiben,
€n = GOPTn,

dq p

dp P q

de — t oz (7.84)
dt f pa+1

= O (7.85)
% = Dp*t" 2%z (7.86)

wennk = kop®T~°. Die KonstanterC' und D enthalten Naturkonstanten und die Parameter
M, RundL

L b—3a b+4 1 a+2
C=cy o LR co=3<R) ( ) (7.87)

pbtd Mb+3—a 160 \ G ar
und
Mv+2 G\" 1
D = Dy o’ ———— Do=(=] —. 7.88
v Ts + Do=(7) = (7.89

Im adiabatischen Falle gilt

p=FEt/? (7.89)
mit der Konstanten

E = 4nKG%? (u/R)*2 M2 R3/? . (7.90)

Die Konstante folgt aus der adiabatischen Zustandsgleichung.

Co und Dy sind elementare KonstantenalrendC, D und E Konstantenifr jeden Stern
sind und vonM, L und R ablangen. Die Randbedingungen sind ebenfalls klar in den neuen
Variablen: firz = 1: g =1, f = 1,t =0undp = 0; firz = 0: ¢ = Ound f = 0. Wir
haben damit 6 Randbedingungém #i Unbekannte. Insbesondere kann man mit den 4 Rand-
bedingungen an der Obeifihe die Integration nach Innen starten und findetdsuhgen ifir
gegebene Werte vafi und D. Gleichzeitig nissen wir aber auch die beiden Randbedingun-
gen im Zentrum eifllen. Diese beiden Randbedingungen bestimmen deshalvetie von
C und D eindeutig. Es gibt nur ein Wertepaar véhund D, welches die inneren Randbedin-
gungen eillt. Diese bestimmen damit eine eindeutigisung fir g(x), t(x), p(z) und f (z).

Wir erhalten damit dieselbedsung @ir alle Sterne im Strahlungsgleichgewicttund D sind
konstant fir alle Sterne, falls? = P und fir die spezifische Form varundx. Im Falle kon-
vektiver Sterne ersetzt die Konstarfedie Konstante”'. Alle konvektiven Sterne haben ein
und dieselbe Form derdsung.Diese Sterne werden deshalb htsmologbezeichnet. Reel-
le Sterne sind nicht ganz homolog, da sie verschieden tieferéktionsschichten aufweisen.
Zudem werdenifr massereiche Sterne Elektronstreuung und Strahlungsenghtig. Des-
halb ist die homologe Approximation besonders dgutA, F, G und B Sterne, da hier die
Konvektionsschichten nicht sehr ausgegirsind.
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7.3.3 Skalierungs—Eigenschaften

Die Eigenschaften der Sternstruktur—Gleichungen erlawdiefache Skalierungen, um z.B.
die Masse—Leuchtkraftbeziehung herauszuarbeiten. Miam #abei alle Werte auf die Werte
der Sonne beziehen. So gilt etwia flen Zentraldruck im Stern

P(M) GM?*/R* [ M\? (Ry\" (7.01)
P  GMZ/RY  \ Mg R ) '

Da die optische Tiefe der Sterne sehr hoch alitsdiffundieren die Photonen langsam aus
dem Zentrum an die Obe#ithe. Sel die mittlere freie Wedginge der Photonen im Innern der
Sterne undV die Anzahl der Streuungen, dann gilt

3R?
und entsprechendif die Diffusionszeit
2
= NE_ 3R (7.93)
c le

So betéagt in der Sonne die mittlere freie Wéglge/ = 0,5 cm, und die Photonen streuen
N ~ 10** mal. Dazu beitigen sie eine Zeit vonr 3 x 10* Jahren. Wesentlich ist nun die
Skalierung der mittleren freien Weglge mit der mittleren Dichtg und Temperatur

(xT*5/p , M < Mg (7.94)

und fur massereiche Sterne (Thomson-Streuung)

Lox1/p. (7.95)
Damit kdnnen wir die Leuchtkraff. berechnen
_ uRadV le 4 4 47TR3 4

Andererseits folgt aus dem hydrostatischen Gleichgewicht

GM?
P x Rt x pT’, (7.97)
so dass wirifir die Temperatur erhalten
P M
Tox — o —. (7.98)
p R
Damit gilt

o fur massearme Sternkf < 3Mg),

L < {RT* o M®®/R%5 (7.99)

o fUr massereiche Stern&f > 3M),

RT*

L x o M?3. (7.100)
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Als gute Naherung dient der Vergleich

4
L=1L, (J\]\f@) . (7.101)

Aus Abb. 7.12 ist ersichtlich, dass diese Skalierung inmigewissen Bereich sehr gut it
ist. Aus dieser Beziehung erhalten wir auch die Skalierusigletbensdauer der Sterne als

= s

(==
BN
T

104 -
10°

Luminosity (solar luminosities)
5

10*
0.1 1 10

Mass (solar masses) Data: O. Malkov 199,
m .

Abbildung 7.12: Die Masse—Leuchtkraft Beziehung der beobachteten Sterne im Ver-
gleich zur fundamentalen Skalierung. Extrem massearme Sterneltearlsich wie L =
1072 Lo (M/0.1Mg)?2, massereiche eher wig oc M3,

Funktion ihrer Massent,, = AE/L mit AE ~ 0.003M c? als Energievorrat im pp—Kanal.
Danach gilt

b= to (Mo /M)? | (7.102)

Dabei istt, = 12 Mia. Jahre die Lebensdauer der Sonne, bevor sie als Weil¥gzndet.
Im Vergleich zur Sonne durchlaufen Sterne mitherer Masse die einzelnen Stadien sehr
rasch.

Masse—Radius Beziehung: Die Core—Region eines Sterns ist praktisch isoth&rry, const.
DaT «x M/R, bedeutet dies

R =Ry (M/My). (7.103)

Im Bereich um eine Sonnenmasse ist diese Skalierung sekrflit (Abb. 7.13).
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Abbildung 7.13: Sternradien als Funktion der Masse im Vergleich zur theoretischen Skadier
Bei M > 10 M skaliert der Radiusc v/ M.

Temperatur—-Masse Beziehung: Da einerseitd. = 47 R%0 55T und andererseits die Ska-
lierung gilt L oc M*, so folgt daraus

4rR%*05pTY o« M* (7.104)
oder die Effektiv—Temperatur als Funktion der Masse (Abb4Y.

T, = Too /M/M, . (7.105)

Leuchtkraft als Funktion der Effektiv—Temperatur:  Mit obiger Beziehung kann auch die
Leuchtkraft als Funktion der Effektiv—Temperatur ermitteerden (Abb. 7.14)
Lo M* xT?, (7.106)

oder

L=Lo(T/To) | (7.107)

In der Tat folgt die untere Hauptreihe ganz gut dieser Bezighwahrend die obere Hauptrei-
he nicht ganz so steil von der Effektiv—Temperaturaaimt.

7.3.4 Randwerte

Die zentralen Werte iissen an die beobachtbaren Werte Leuchtkraind RadiusRk ange-
glichen werden. Es stellt sich die Frage, die Olaetie zu finden. Diese ist durch d#oto-
sphare definiert, deren optische Tiefe

T:/ der:/%/ pdr=2/3 (7.108)
R

R
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Effective temperature (K)
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Abbildung 7.14: Die Effektiv—Temperatur als Funktion der Masse im Vergleich zur theore
schen Skalierung (oben) und die Leuchtkraft als Funktion der Effekéimperatur (unten). Bei
M > 10 M wird die Leuchtkraft jedoch konstant und erreicht einen Wert von &2/800 K.

betiagt. An der Oberiche ist zudem die Gravitation konstamt,= G'M/R?. Dann gilt fur
den Druck

P*:/ gpdr:g*/ pdr (7.109)
R R
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Zusammen mit (7.108) folgt deshalb
_GM 21

= g (7.110)
Die Temperatur der Photosie betagt
L =41R*eTS . (7.111)

Damit erfélt man zwei Beziehungen zwischéhund 7' mit den Sternmodellen an der
Oberflache. Diese Approximation ist sehr grob, da die Diffusigpsaximation in der Sternat-
mosplare zusammenbricht. Generell sollte aber eine innéshg smooth an einedsung
der Sternatmosyére fitten. Diese innerendsungen werden an eine atmogphche Bsung
angelangt bei einem Fitpunkt = z . Dieseaul3eren bsungen Angen vom Radiu& und
der Leuchtkraft, des Modells ab. Daraus ergeben sich die Beziehungen

R = R(P,T.) (7.112)
L = L(P,T.). (7.113)

7.3.5 Die Hauptreihe

Wir betrachten hier eine Reihe von chemisch homogenen Nadetit zentralem Wasser-
stofforennen. Diese Modelle régsentieren junge Sterne, die sich aus dem interstellaren Me
dium gebildet haben. Durch die Kontraktion ist die Temparabweit angestiegen, dass die
Fusion gestartet ist. Diese Modelle definieren die sdigr—Null-HauptreihdZAMS = zero—
age main sequence).

Kuhle Sterne

In Abb. 7.15 vergleichen wir die Temperatur— und Druckvitutey fir die Sonne bei = 0
mit der heutigen Sonne (Bahcall & Ulrich, ApJ 1988). Der Dkwsteigt sehr schnell zum
Zentrum hin an, die Temperatur ist stark zum Zentrum hin koirzert. 50 % der Masse sind
in einem Radius von 0,28 enthalten. Die Konvektionszone &iitweniger als ein Prozent der
Masse. Die Temperatur der heutigen Sonne @ten als die der Anfangssonne, die aus 71%
H, 27% He und 2% schweren Elementen bestand. Dieselingliche Zusammensetzung der
Elemente hat sich durch Fusion im Zentrum der Sonnandasgrt. Dort haben sich ebenso die
C und N Hufigkeiten veiindert, obschon der CNO-Zyklus in der Sonne nur langsaaufibl
C und N haben jedoch ihre Gleichgewichtsverteilung ertellist etwa 300 mal &ufiger als
C. Praktisch aller C ist in N umgewandelt worden. Ebensaisgeringer Anteil von O in N
umgewandelt worden.

Heil3e Sterne

In Abb. 7.17 zeigen wir den Aufbau eines BO SternsThit = 30’400 K. Dieser Stern hat eine
Masse von 15/, und einen Radius von 58,. Die Entwicklung wird ebenso nach 8.6 Mio.
Jahren gezeigt, wobei der Radius auf 84 ansteigt undl.z = 27’900 abfallt. In dieser
Berechnung ist kein Massenverlust beksichtigt worden, der insbesondere bei O Sternen
sehr wichtig wird. Wie bei der Sonne steigen die Zentralterafur und der Zentraldruck an
wegen der Konversion von H in He und der nachfolgenden K&titna des Cores. Die tlle
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Abbildung 7.15: Strukturfunktionen der Sonne als typischer massearmer Stern auf der
Hauptreihe. Oben: Temperatur— und Druckverteilung, sowie die Vantgitler Massenscha-

len (zur heutigen Zeit im Vergleich zu Alter—Null). Unten: Verteilung derraisehen Elemente

im Sonneninnern. Ein groRer Teil des Wasserstoffs ist im Zentrunitbersrbrannt, C istin N
umgewandelt worden. lrauf3ern Bereich sind dieddfigkeiten noch unvéndert.
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expandiert, da sich die Temperatur an déergangsschicht zwischen He—Kern und ikl
erhbht. Wegen der hohen Zentraltemperatur in B Sternen ist 8&» Zyklus nun dominant.
Energieproduktion und Temperatur sind deswegen stark zemtrZm hin konzentriert. Die
Energie wird in einem sehr kleinen Volumen erzeugt, das &kiiwv ist. Deshalb ist dieser
Core sehr gut durchmischt.
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Abbildung 7.16: Die Position eines Sterns auf der Hauptreihe ist allein durch die Masse des
Sterns bestimmt, falls die chemische Zusammensetzung bekannt ist.

Allgemein dominiert bei Sternen mit Massah > 1,5 M, der CNO-Zyklus, weshalb
sietiber einen konvektiven Core vagen (Abb. 7.18). Sterne der unteren Hauptreihe beziehen
ihre Energie aus der pp—Kette mit Strahlungsgleichgewihtore. Ihre Hillen sind jedoch
konvektiv. Die Tiefe der Konvektionszone nimmt mit abnelmeher Effektivtemperatur zu.
Bei Sternmassen unterhalb vor08 M, ist die Zentraltemperatur zu niedrig, um das Was-
serstofforennen zu starten. Diesen Objekten steht nurudighdKontraktion zu gewinnende
Energie zur Verfigung (s. Jupiter).

Grenzwert Massereicher Sterne — Population 11l Sterne

Bei Sternen von 10 Sonnenmassen und mehr dominiert detBtgsaruck den Gesamtdruck
im Innern des Sterns, d.l? ~ Pr.q. Damit wird die Zustandsgleichundjf diese Sterne
wieder einfach

1

P= 3 al* |, e=al?. (7.114)
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Abbildung 7.17: Strukturfunktionen eines B Sterns mit 18, auf der Hauptreihe. Oben:
Temperatur— und Druckverteilung, sowie die Verteilung der MassafsechUnten: Verteilung
der chemischen Elemente im Sonneninnern. Ein groRer Teil des \&kdfseist im Zentrum be-
reits verbrannt, C ist in N umgewandelt worden. dni3ern Bereich sind dieddfigkeiten noch

unvei@ndert.
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7 solar masses

Abbildung 7.18: Die innere Struktur der Sterne auf der Hauptreihe. Massearme Stedne#
konvektiv, sonnenartige Sterne haben einen radiativen Kern unkenwvektive Hille. Sterne
oberhalb von 1,3 Sonnenmassen werden konvektiv im Keriiy eafd die Hille jetzt radiativ.

Daraus folgt die Entropie pro Baryon

4 aT?
=2 (7.115)
3 np
und damit die Temperatur
1/3
T - < 3ps ) . (7.116)
dmpa

Setzen wir diesen Ausdruckifdie Temperatur in die Zustandsgleichung ein, so folgt

o3 1 3s \*?
P=Kp’? | K=-a . (7.117)
3 \4mya

Dies ist die Zustandsgleichung einer Polytrope mit= 3 (s. Diskussion bei Weil3en Zwer-
gen). Rir solche Zustandsgleichungen wird das hydrostatischiel@gjewicht durch die Lane—
Emden Gleichung beschrieben, wobei der Radius skalied, §ie= /A, und die Dichtep
durch die Funktior® = (p/p.)'/™ ausgedickt wird. Aus der ersten Nullstell®(¢;) = 0
erhalten wir den Radiu® des Sterns

K
R=\—p. &, (7.118)
TG

sowie die totale Masse des Sterns

M = 4 A®p. €116/ (&1)] - (7.119)
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Damit kdnnen wir die Zentraldichtg. durch Masse und Radius augdken

3M

= —_— 7.12
p(‘ 3 47TR3 ( 0)
mit A3 = 54, 18, und auch den Zentraldruck
GM?
P.=Kpl/* =W; i (7.121)

mit W5 = 11, 05. Daraus ergibt sich auch eine Relation zwischen der Zéamnperatur und
dem Radius des Sterns

3G\t VM
R= . 7.122
(%5¢) 7 122
Da CNO-Brennen der Energielieferaiit massereiche Sterne darstellt
eono =3 x 107! X Xonop T ergg ™t s™? (7.123)

und X¢ono ~ Z/3, folgt daraus eine Beziehung zwischen der Leuchtkraft deshSund der
Zentraltemperatur

4recGMmy,
ar '

XZ
ecnoM = € = peMTY = Lpp = (7.124)
Hier geht ein, dass massereiche Sterne praktisch an dendiddi-Grenze strahlen. Da
eindeutig durch die Masse bestimmt ist, folgt daraus digrdéemperatur als Funktion der
Masse

- Mo\ /32
T, =3x 107 K z; /¢ (M> . (7.125)
O]

Zy bezeichnet die Bufigkeit der schweren Elemente in Einheiten von 0.03. Biéssultat
ist sehr interessandie Zentraltemperatur massereicher Sterne lngt praktisch nicht von
der Masse der Sterne ab Aus obiger Beziehung zwischen Radius und Zentraltemperat
ergibt sich damit folgende Masse—Radius Relation

M\ 15/32 M 15/32
-1 101 em z2/16 [ == -1 Ze (2 | (7.126
R=1,8x10"cmZ, i 8,5 Re Zg S0 ( )

Dies entspricht bei 10 Sonnenmassen einem Radius von etearteSradien.
Da wir den Radius kennen, folgt nun auch die Effektiv—Terapardieser Sterne

Lep \* woo gz MO\
Tog = —E2 ) ~52x10'KZ . 7.127
g <4mSBR2) 52 x 100K Z 100 Mo, (7.127)

Die Temperatur massereicher Sterne wird praktisch unabkingig von ihrer Masse (s.
Abb. 7.14). Dies bedeutet, dass die Hauptreihe im HRD oliiesitan 50.000 K abrupt endet.
In diesem Massenbereich von 50 bis 100 Sonnenmassen souhjpthktisch keine Sterne zu
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finden. Diese Sterneiivden schnell wieder Masse verlieren, insbesondere dtackesSter-
nenwinde und Instabilitten im Innern. Siednnten jedoch im fihen Universum vorkommen,
da hier die schweren Elemente fehlen, welche die Sternelendntreiben. Bei diesen Sternen
sind nicht nur H, sondern auch He vo#istlig ionisiert.

Maoglicherweise waren die ersten Sterne viel massereicheli@heutigen. So wird ange-
nommen, dass die ersten Sterne zwischen 50- und 500-maéeswiaren als unsere heutige
Sonne. Sie wuchsen schnell heran und starben dementspdesheh viel schneller und en-
deten in einer hellen Supernova, die durch ihre Explosiemdhere Umgebung beeinflusst
hat. Supernovae Ausiche lonnten auch die Quelle der Gamma-Strahlen Ailshe sein,
die zu den gewaltigsten Explosionen und Augthren im Weltall 2hlen.Ein Charakteristikum
der ersten Sterngeneration nach dem Urknall — der sogesraRaopulation-IlI-Sterne — ist
ihre grofRe Masse. Untersuchungen zu ihrer Entstehung $dgssen von bis za000 Mg,
voraus. Dies Angt mit einem weiteren Merkmal dieser Sterne zusammespdien sich aus
primordialem Gas gebildet haben, welches bis auf Spureri_itoium nur aus Wasserstoff
und Helium bestand.
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Abbildung 7.19: Die Lage der Pop Il Sterne im HRD. Im Vergleich zu normalen Pop | &&rn
erreichen Pop Il Sternedere Temperaturen. Die Temperatur bleibt fast konstatirend die
Leuchtkraft nach Eddington mit der Masse linear zunimmt.

Wegen der aréinglichen Abwesenheit von CNO-Elementen sowie der genirieféizi-
enz des pp-Brennens erreichen alle massereichen Popuiditerne die Hauptreihe im
Vergleich zu normalen Sternen als deutlich kompaktere @ilddne Objekte. Population-111-
Sterne mit Massen oberhalb von 3@, kontrahieren bis zu Zentraltemperaturen vid
K, produzieren im 3-alpha-Prozess Kohlenstoff und lasggnisy Modus des heil3en CNO-
Brennens auf der Hauptreihe nieder. Population-IlI-&eém Bereich 15M - 30 M, er-
reichen die Hauptreihe im pp-Brennen, dadsernimmt auch hier der CNO-Zyklus noch im
Hauptreihenstadium die Energieproduktion .
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7.3.6 Die Hayashi-Linie

Konvektion tritt in verschiedenen Sternstadien auf. Witensuchen hier einen voll konvek-
tiven Stern, bei dem nur die Atmosite radiativ bleibt. Unter deayashi—Linieversteht
man die Punkte aller voll konvektiven Sterne im HR Diagrardia,durch ihre Massé/ und
chemische Zusammensetzung gegeben sind. Jeder Satz woneRann definiert eine eigene
Hayashi—Linie. Diese Linien befinden sich bei Temperatufign ~ 3000 K — 5000 K, sie
verlaufen sehr steil im HRD (Abb. 7.20).

T l ' l
4262 [1548
10 3222 41" 4511 |
© L
3 wholly
bo convective
2
0.5 )
............... E=4548
e 4511
0.0 - -
I P 42.62
& I el L) \\&.\- ............ ey
L y DS N EE e 0 ST I 3522 |
{1 N R, B
8 Ihydrogen | \ N
// | begins to \ N
burn \ =
o5l \ L\ O % AN
§ L 36

log T4

Abbildung 7.20: Die Lage der Hayashi—Linie im HROJf verschiedene Konstantdn Wenn

sich ein radiativer Kern entwickelt, wandert der Stern nach links zu gerém Werten vork.

Die dicke Linie entspricht der Entwicklung eines Sterns mit fester Massenwr sich kontra-
hiert. Entwickelt sich eine gémgend hohe Zentraltemperatur, so beginnt das Wasserstoffbren-
nen.

Diese Linie stellt ebenso eine Trennlinie dar zwischenudtien und unerlaubten Gebie-
ten.Rechts von der Linie gibt es keine Sterne im hydrostatischeleichgewicht In der
frihen Entwicklungsphase kommen Sterne nahe an die HL heimBddeutung dieser Linie
wurde erst anfang der 60er Jahre von Hayashi entdeckt. émaug Form kann man nur aus
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numerischen Modellen herausholen.
Unter der Annahme, dass der Stern eine adiabatische Sehichtifweist, folgt/ In 7'/d1In P =
V.a = 2/5, falls das Gas voll ionisiert ist. Damit gilt

P=KT5%? (7.128)

Diese Sterne sind nicht durch die Konstafitesondern die Konstantg beschrieben, die aus
den innern undau3eren Randbedingungen folgt. Aus numerischen Rechnuolgg, dass
vollstandig konvektive Sterne derbhsten Wert vorE' mit Fy = 45.48 aufweisen (Hayashi,
Hoshi & Sugimoto 1962). Wenn sich unter der Konvektionszeine radiative Zone befindet,
so fallt £’ geringer aus.

Wir nehmen an, dass diese Beziehung gilt bis zur Photosplwor = 2/3, P = P,
T = Teg,r = Rundm = M. Hier geht der Steriiber in eine radiative Atmosgine. Deshalb
gilt hier

K = Pg(r.)/T(7.)"* = K(R, Teg) = K(R, L). (7.129)

Dies ergibt eine zweite Beziehunigrf' und R. Wir erhalten so eine eindimensionale Sequenz
von Losungeniiir K und R als Funktion vorL, die approximativ ausgeidckt werden kann

L M E
log — = 0,272 — 1,835 log — + 9, 17(log Togr — 3,70) + 2,27 log — . (7.130)
Lo M, 40

Diese Beziehungangt stark von der Temperatur ab, 4%derung inT.g fuhren zu einer um
einen Faktor 10 dheren Leuchtkraf&ir feste Konstante E' befinden sich Sterne mit fester
Masse praktisch auf einer vertikalen Linie im HRD, die als Hayashi—Linie bezeichnet
wird (Abb. 7.20).

Die Hayashi-Linien sind weit entfernt von der Hauptreiheoberen Teil des HRD, aber
nahern sich ihr im untern Bereich. Hauptreihensterne sinldkemvektiv im Massenbereich
M < 0,25 M. Hier mul3 die Hayashi-Linie die Hauptreihe kreuzen.

7.4 Die Sonne als Hauptreihenstern

Die Sonne ist das zentrale Gestirn am Himmel, von &ndt alles Leben auf der Erde ab. Die-
sellberragende Bedeutung war den Menschen seit Alters hersseWiele filhere Kulturen
verehrten die Sonne als Gottheit. Die regafiige agliche undghrliche Wiederkehr der Son-
ne wurde teilsangstlich erwartet und mittels kultischer oder magischieud®e beschworen.
Besonders Sonnenfinsternisgsten grof3e Begtzung und Furcht aus. Im alten China glaubte
man, ein Drache wrde die Sonne verschlingen. Andererseits machte sich diesthheit das
Wisseniiber die @ir alles Leben fundamentalen Perioden Tag und Jahr schofrigséster
Zeit nutzbar. Die Sonne ist die rigtiche Uhr der Menschen und die Abfolge der Jahreszeiten
fuhrte zur Entwicklung des Kalenders, der vor allem nach Hufing des Ackerbaugif alle
Kulturentiberlebenswichtig war.

7.4.1 Von der Molekiilwolke zum Protostern

Sterne entstehen aus interstellaren Gas und Staub - Walleeauch als Nebel bezeichnet
werden. Bei genauerer Betrachtung von Aufnahmen helleeNftdet man Bufig kleine
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Abbildung 7.21: Vorhauptreihensterne entwickeln sich auf der Hayshi—Linie und wardsen
nach links auf die Hauptreihe.

dunkle Blasen, die nach ihrem Entdecker, dem amerikanisésgonmen Bart J. BABOK-
Globulen genannt werden. Sie sondern Infrarot— und Radiostrahlusg die uns anzeigt,
dass sie die Geburt$gten von Sternen sind.

Kurz nach Entstehung des Universums, als die Materie naudh Bémperatur von vie-
len Hunderttausend Grad hatte, konnten keine Sterne beatst®lit der zunehmenden Aus-
dehnung des Weltallstilte der Wasserstoff jedoch ab. Einige Milliarden Jahrehndem
Urknall entstanden die Protogalaxien, in denen das Gas baliNelken kondensierte. An ei-
nigen Stellen stieg die Dichte des Gases auf eine Konzentnadn Milliarden MoleKilen pro
Kubikmeter. Diese Dichte, obwohl immer noch weit geringlsrdie des besten je in einem
Labor hergestellten Vakuums, gab der Schwerkraft dighd¢hkeit, die Materie noch weiter
zu verdichten.

Wahrend dieses Geschehens heizten sich die Zentren jedarl&auf, wie die Luft beim
Aufpumpen eines Autoreifens. In allen Blasen erreichte Tmperatur Werte, bei denen
zuréchst die Moleldle zerlegt und sfter sogar durch den Verlust déusseren Elektronen
ionisiert wurden. Mit der Aufnahme neuer Materie stieg dendi auf die Zentralregion noch
weiter an.

Dieser Protostern produzierte bereits grosse Energieemerapwohl noch keine Kern-
reaktionen stattfanden. Doch kein sichtbares Licht komhueeh die Gas-und Staubhuelle
in seiner Umgebung entkommen, ledigich Infrarotstrahluagnochte sie zu durchdringen.
Gleichzeitig wurde die Lage im Kern des Protosterns kiitigdier hatte sich die Dichte mil-
liardenmal vergirkt und die Temperatur Werte von 10 Millionen Kelvin und melreicht.
Die positiv geladenen Wasserstoffatome des Kerns, die aine kElektronen mehr besassen,
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wurden so stark komprimiert, das sie die hohen elekrischestassungskfte iberwanden
und zusammenstiessen. Aus dem Wasserstoff enstand Halisndlem Protostern wurde ein
echter Stern.

Jeder Heliumkern besass etwas weniger Masse als der Waffserss dem er entstanden
war. Die verschwundene Masse wurde entsprechend der vetelirentdeckten Formel E =
mc2, in Energie umgesetzt. Beim Versuch dieser riesigemgisraengen aus dem Kern zu
entweichen, stieg die Temperatur dort noch weiter an. Nimesgrosse Masse verhinderete
das er in diesem Stadium explodierte. Als die Strahlungiess$iich den Weg nach aussen
gefunden hatte, setzte sie die Konvektion in Gang. Dasdigfiide Gas wurde aufgeheizt,
stieg an die Oberdiche Kihlte ab und sank wieder, um den Zyklus von neuem zu beginnen.
Der junge Stern blies seinelile aus Gas und Staub fort und wurde sorilitden Rest des
Universums sichtbar.

Der gleiche Prozess der Sternenentstehung findet auch mecheunveéndert statt. Die
Radioastronomen glauben, Teile dieses Geschehens ireeihigbeln, z.B. im Orion, kurz
beobachtet zu haben. Doch nicht jede Gas und Staubwolkecketivsich zu einem Stern.
Besitzt sie zu wenig Masse, dgagt die Gravitationkraft nicht, um eine ausreichende Dicht
zu schaffen. Die Temperatur steigt niditter den kritischen Wert bei dem die Kernfusion
beginnt. Ein Stern, der unter diesen Bedingungen dennadslteéih wird kaum sichtbar, und
nur aufgrund seiner Infrarotstrahlung zu finden sein.

In unserem Bereich der Milchstrasse, besonders in denl&piran, scheint es viele der-
artige Objekte zu geben. Sie heissen braune Zwerge. Eirigmidslungenen Sterne besitzen
nur die Gbsse des Planeten Jupiter und heissen folglich auch Juifertige Sterne tragen
Merkmale der Aera, aus der sie stammen. Die ersten nach dknalUentstandenen Sterne
bestanden aus Urmaterie, Wasserstoff mit einer Beimengomgielium. Sgtere Sternenge-
nerationen entstanden aus Urmaterie, die sich mit den Regodierter Sterne vermischt
hatte. Sie enthalten auch schwerere Elemente, als Heliienvod der Explosion im Inneren
alter Sterne entstanden waren. Da auch in der Sonne digseike zu finden sind, gélt sie
offensichtlich nicht zu den Sternen der ersten Generation.

Vor etwa 4,6 Milliarden Jahren zog sich eine riesige Gas- 8talibwolke unter ihrer
eigenen Schwerkraft zusammen. Im Zentrum der Wolke wurel®/diterie immer dichter zu-
sammengepresst, wobei Druck und Temperatur immer weittiegen. Zu diesem Zeitpunkt
wurden bereits grol3e Energiemengen in Form von Strahlugggaien. Die Sonne war als
Protostern geboren. Erst nach 50 Millionen Jahren landet@u$ der Hauptreihe und begann
ihr ruhiges Wasserstoffbrennen.

7.4.2 Die Planeten entstehen

Die Planeten unseres Sonnensystems weisen alle nahezfokrége Umlaufbahnen auf, und
diese liegen auch ung#ir in einer Ebene. Wie kann das sein? Es gibt hierzu eiriglichie
Erklarung: Die Sonne und ihre Planeten entstanden gemeinsagirauseinzigen, gravita-
tionsinstabilen Gas- und Staubwolke. Wenn aus einer solgtigke ein massearmer Stern
wie die Sonne entsteht, geht der Hauptdrehimpuls auf dieizistellare Materigiber. Das
erkennt man daran, dass die Planeten zusammen nur 1/750niser$nasse aufweisen, die
Sonne selbst aber nur 1/200 des Gesamtdrehimpulses. Abatstandenen Planeten haben
also die urspingliche Drehrichtung der Wolke beibehalten. Bei masshesi Sternen dage-
gen kommt der Hauptdrehimpuls dem Zentéaher zu, es werden hier also kaum Planeten
anzutreffen sein. Dagegen spricht auch der extrem stakeaght fiih einsetzende Sternwind



210 7 Aufbau der Sterne

dieser Spezies, der alle umgebende Materie fortweht.

Nun beginnen einzelne Staubteilchen sich zusammenzulages iberwiegend durch
sanfte Kollisionen geschieht. Die sich bildenden Zusanalungen gewinnen immer mehr
an GpRe, womit jetzt zunehmend gravitative Eirsse zur Geltung kommen. Es entstehen
unzahlige Bruchdicke im Bereich von 100 bis 1000 m, das beweisen uns heute diech
vielen Einschlagkrater auf Merkur, Mond und Mars.

Die Teilchen wachsen nun langsam weiter, aber je schweravesiden, umso schlechter
konnen sie vom Gas mitgeschleppt werden. Die Folge: sie simk&ichtung der Symme-
trieebene der sich durch die einsetzende Rotation der Wiltenden Scheibe, und sorgen
hier fur eine konzentrierte Partikelansammlung. Um einen Dusds®r von etwa 1 m zu er-
reichen, bedtigt ein Teil mehrere Hunderttausend Jahre, aber schomrirl®00 weiteren
Jahren ist es auf 100 bis 1000 km angewachsen. Nun kommt bsraoeer wieder zu Zu-
sammensgiRen, wodurch manche der Brocken zZarimert werden. Allerdings sind @ere
Bruchsticke bereits in der Lage, durch ihre Gravitation kleinereuarehen und damit das
Wachstum fortzusetzen.

Planetesimale(Planetenkeime) von 100 bis 1000 km waren sicher noch voflegen
Gasmassen der Urwolke umgeben, weshalb sie weitere Stéikbpauch ohne grof3en gra-
vitativen Einfluss einfangen konnteniirdie Entstehung der eitinlichen Planeten waren so
nur wenige Millionen Jahre erforderlich, auch die Bildurgy dRiesenplaneten war vor Ab-
lauf von etwa 10 Millionen Jahren abgeschlossen. Zu dieseitpankt begann die Sonne zu
erstrahlen, nachdem zuvor die ersten Kernfusiorigrdeten und die Reaktionsratérstig
weiter anstieg. Jetzt aber bereitete der erste starke Sameder weiteren Planetenbildung
ein Ende, indem er lose gebundenes Gas und Staub fort bassS@nnensystem wurde durch
sichtig. Trotzdem konnten in den weit entfernten, kaltefR&unbereichen eisartigedikper den
Angriffen der jungen, wilden Sonne widerstehen, wie etveaShtelliten von Saturn und Ura-
nus, oder die vielen Milliarden von Kometen.

Die entfernteren Riesenplaneten haben jedoch ihre Urnébelosplare bis heute be-
halten, der in diesen Zonen gescéithite Sonnenwind kann den gravitativ stark gebundenen
Gasen nichts anhaben. Die meisten kleineren Briickstsind von den Planeten eingefan-
gen worden und die Erde wird bereits vom Mond umkreist, dehneeuen Erkenntnissen
vermutlich durch Kollision mit einem marsgroRReidtper aus ihr gerissen wurde.

Nach einer etwas unruhigen Anfangsphase betritt die Sonnedan Hauptast im HR-
Diagramm und verbrennt ab jetzt ruhig und gleidfsig ihren Wasserstoffvorrat. Der Son-
nenwind hAsst nach, und auf den @tthlichen Planeten entgasen nun die heiBen Schmelzen
und es setzt vulkanische Aktigit ein. Dabei werden enorme Gasmengen freigesetzt, darun-
ter Wasserdampf, Kohlendioxid und Stickstoff. Nach weitelangen Jahren der Abklung
beginnt nun die Kondensation des Wasserdampfs - erste Ndddem sich. In ihnendsen
sich grol3e Teile des Kohlendioxids, woraus danrosilithe Verbindungen mit Alkali- und
Erdalkalimetallen, wie Kalium, Magnesium usw. entsteldia,man heute in den Sediment-
gesteinen findet.

Die zweite, neue Atmosgine der Erde enthielt nur wenig Sauerstoff, vielleicht 0,1%
Dieser entstand durch Fotodissoziation (Aufspaltung)Wasserdampfes infolge derékti-
gen UV-Strahlung. Bher konnte der Sauerstoffgehalt nicht steigen, weil drstelen UV-
Anteil des Lichts absorbierte (Bildung von Ozon). Erst diudie einsetzende Fotosynthese
von Pflanzen wird die Atmosine mit Sauerstoff angereichert, wobei sich gleichzeigg d
Kohlendioxidanteil reduziert, da er von den Pflanzen adigirhivird. Kleine Planeten inner-
halb derOkosptire verloren bald ihre vulkanischen Atmogpén vollsindig oder teilweise,
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da ihre Gravitation zu gering war. Die étdohliche Venus konnte sie zwar an sich binden, ist
jedoch zu heil3, als dass auch nur primitivstes Leligtelentstehendanen.

Die inzwischen entdeckten extrasolaren Planeten sind rirublerwiegenden Zahl jupi-
terahnliche GasriesénDies einfach aus dem Grund, weil unsere Instrumente natt @mp-
findlich genug sind, um kleinere, dilnliche Planeten aufzudtern. In den achsten Jahren
wird die Technik jedoch weiter verbessert und wir werdenndsicher auch kleine Planeten
entdecken. Die bisher gefundenen Gasriesen besitzen ziitdrmtaufbahnen, die zehnmal
enger sind als die des Merkur. Die Wissenschaftler sind dgerwungen, die Theorie der
Planetenentstehung neu zu formulieren. Denn die Schebd&Jdeebels kann eigentlich in
solch engem Abstand vom Stern nicht §gand Materie enthalten, um solche Gasriesen ent-
stehen zu lassen, sidwde dem Stern zukommen. Selbst wenn das aber der &edl, ¥onnte
sich kein Gasplanet bilden, denn er braucht Eis uitezu seiner Entstehung. Und nicht
zuletzt wiirde er sicherlich vom nahen Stern zerrissen werden.

Der Mechanismus, welcher zur Entstehung von Planeten aas @ispiinglichen Staub-
und Gaswolkeifhrt, ist bis zum heutigen Zeitpunkt noch nicht eindeutiglge. Die ersten
Millionen Jahre sind entscheidenidrfdie Ausbildung der Planeten. Nach bisheriger Auffas-
sung entstand unser Sonnensystem vor etwa 4,6 Milliardmedausammen mit Hunderten
weiterer Sterne aus einer riesigen Gas- und Staubwalkaljch dem heutigen Orionnebel.
Die Wolke zerfiel in zahlreiche Knoten, die wiederum unteeiteigenen Schwerkraft zusam-
menfielen, bis der steigende Druck in ihrem Inneren das auklEeuer der Sterne entfachte.

Insgesamt konnten die Astronomen bis heute Planeten h@FasSternen aufépen. Bei
vielen dieser Planeten handelt es sich aber um Riesenplaaet extrem engen Bahnen, von
den Forschern heil3e Jupiter genannt. So kreisen 40 ProzeRdplaneten auf Bahnen um
ihren Stern, die einen Radius von weniger als 0,4 Astroncimeis Einheiten haben - sie sind
ihrem Zentralstern alsoamer als Merkur der Sonne.

Diese hohe Zahl heiRer, jupitdilichen Planeten istberraschend, da die Theorien der
Planetenentstehung die Entstehung von Riesenplanetem ikitlerenaul3eren Regionen der
Gas- und Staubscheibe um einen jungen Stern vorhersagedsiionomen gehen deshalb
davon aus, dass die Riesenplaneten innerhalb von rund@®0dhren nach ihrer Entste-
hung durch einé&Jbertragung von Drehimpuls auf die Gasscheibe nach innedeva. Dabei
wilrden sie jedoch, so die bisherige Vorstellung, etwa wéiteen entstandene exlnliche
Planeten aus ihrer Bahn werfen.

Simulationen von Raymond, Mandell und Sigurdgsegigen nun jedoch ein komplizier-
teres Szenario. Die Forscher simulierten das Wachstum iendythamik des protoplanetari-
schen Materials @hrend und nach der Migration eines Riesenplaneten duediedestrische
Zone. Dazu lief3en sie einen jupitergroRen Planeten in eilestand von finf Astronomi-
schen Einheiten entstehen und sich in 100.000 (simulipd&imren bis auf 0,25 Astronomi-
sche Einheiten an seinen Zentralsternarern.

Dabei zeigte sich, dass zwar tatblich innerhalb der urspnglichen Bahnen der Riesen-
planeten kleinere Planeten entstehen, die dann allerdiitgden Riesenplaneten gemeinsam
nach innen wandern und zu hei3en Erden werden.

Doch zurUberraschung der Wissenschaftler bildeten sich auch nacRassage der Rie-
senplaneten aus détberresten der Gas- und Staubscheibe weiteihelithe Planeten. Die-
se Planeten sind zumeist reich an Wasser und kreisen ailéstBahnen in der lebensfreund-

1R.P. Butler et al.Catalog of Nearby ExoplanetAstrophys. J. 646, 505 (2006)
2sean N. Raymond, Avi M. Mandell und Steinn Sigurdssexotic earth: Forming Habitable Worlds with Giant
Planet Migration Science 313, 1413 (2006)
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lichen Zone des Sterns - und bieten somit optimale Bedingufig die Entstehung von Leben
in den bislang als lebensfeindlich eingestuften Systemen.

7.4.3 Das Hauptreihenstadium

Die Sonne ist der beherrschende Himmaétgler in unserem Planetensystem, zu dessen Ge-
samtmasse sie mit einem Anteil von 99,9% lZejtr Ihnr Durchmesser béigt 1,3925 Millionen
km (109-facher Erddurchmesser), was knapp unter dem gtgeh Mittelwert aller Sterne
liegt. Ihr durchschnittlicher Abstand von der Erde Bgtrungeihr 150 Millionen Kilometer.
Sie ist ein Stern der Hauptreihe. Ihre Spektralklasse isti@2sie hat die Leuchtkraftklasse
V. Das bedeutet, dass die Sonne ein durchschnittlichdr,lgathtendeZwergstern ist, der
sich in der etwa 10 Milliarden Jahre dauernden Hauptphaserséntwicklung befindet. Ihr
Alter wird auf etwa 4,6 Milliarden Jahre gesfat (aus Altersbestimmungen an Meteoriten).

Die Leuchtkraft der Sonne entspricht einer Strahlungsleg von etwa3, 846 x 1026
Watt. Diese Strahlung wird zum Grof3teil im Bereich des &iahgn Lichts abgegeben, mit
einem Maximum bei den Spektralfarben von Gelb bisiisiDurch ihre Oberéichentempe-
ratur von 5700 Grad Kelvindilt unsere Sonne in die Spektralklasse G (Gelb) undgeh
im Hertzsprung-Russell-Diagramm der Hauptreihe an. Aus @éeltraum aus betrachtet er-
scheint sie jedoch subjektiv eher weil3. Ihre gewohnte dgedtsbe erkért sich durch das Zer-
streuen ihres blauen Anteils an den Luftmalkdn (Stickstoff, Sauerstoff, Edelgase und Koh-
lenstoffdioxid) der Erdatmosjitne. Kurzwelligeres (blaues) Licht wird mit deutlicibtrerer
Wahrscheinlichkeit gestreut als langwelligeres (rotésht. Durch diese Zerstreuung strahlt
der Himmel in alle Richtungen (also ohne Schattenwurf) biladi die Sonnenstrahlen, die auf
die Erdoberfhche auftreffen erscheinen gelb. Je dicker die Luftsclsthdie von den Sonnen-
strahlen durchquert wird, desto mehr Sonnenstrahlen wdrdusgelenkt. Die Abendsonne
erscheint deswegenttich. Die zentrale Bedeutung der Sonfie die Lebensprozesse auf der
Erde zeigt sich auch hier: Der Bereich des elektromagretisSpektrums, in dem die Sonne
am shrksten strahlt, ist genau dérrfuns Menschen und die meisten anderen Lebewesen, die
sich evolutioar daran angepasst haben, sichtbare Teil dieses Spektrums.

Die Sonnenmasse bagt etwa das Doppelte der geattten Durchschnittsmasse eines
Sterns unserer MilchstralReallt man nur die Sterne mit Wasserstofforennen (schlieddt al
die Braunen Zwerge aus), liegt ihre Masse im Durchschitite Masse setzt sich zu 73,5%
aus Wasserstoff und zu 25% aus Helium zusammen. Hinsiclidéc Anzahl der Atome be-
tragen diese Anteile 92,7% und 7,9%. Die restlichen 1,5 étroder Sonnenmasse setzen
sich aus zahlreichen schwereren Elementen bis einsablieBksen zusammen, vor allem aus
Sauerstoff und Kohlenstoff.

Im Sonnenkern entsteht aus den dicht gadten Atomkernen des Wasserstoffs durch
Kernfusion Helium, so dass der Wasserstoff-Anteil zugemstes Heliums in Zukunft weiter
sinken wird. Dieser Prozess ist der Motor der Sonne, aus dejare Energie bezieht, die sie
an der Photosiitre (leuchtende, sichtbare Obacthe) durch Strahlung abgibt. Da die Sonne
kein fester Krper wie die erdhnlichen Planeten und Monde ist, sondern ein heil3er Gasbal
ware sie ohne diesen Energienachschub von innen instabivBde sich abithlen und auf
einen Bruchteil ihrer jetzigen ®GRe zusammenziehen.

Die Sonne rotiert in rund vier Wochen um die eigene Achses®igotation dauert am
Aquator 25,4 Tage, in mittleren Breiten 27-28 Tage und nameRblen 36 Tage. Dieser Unter-
schied in der Dauer eines Sonnentages wird als differdaReltation bezeichnet und ist seit
langerem durch Gas- und Hydrodynamik érklar. Anfang der 1990er erkannte man jedoch,
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dass die Sonne unterhalb der Konvektionszone gléiatify mit einer Periode von knapp 27
Tagen rotiert. DelUbergangsbereich, die sog. Tachocline, ist durch einehestaradialen
Gradienten der differenziellen Rotation gekennzeichBefst auf wenige Prozent des Son-
nenradius begrenzt undlft in etwa mit dem unteren Ende der Konvektionszone zusamm
Der Verlauf der differenziellen Rotation innerhalb der Kektionszone sowie die Lage und
die Dicke der Tachocline sind theoretisch noch nicht vecda.

7.4.4 Helium-Blitz und -Brennphase

Durch die Kontraktion der Zentralregion steigt dort die Tematur schliellich auf0® K.

Bei diesem Wert setzt die Fusion von Helium zu Kohlenstaff éiufgrund der extremen
Dichte von der GaRenordnund0® g/ccm im Zentrum und der damit verbundenen Neutrino-
Kiihlung Zindet die Fusionsreaktion zachst innerhalb einer heiReren kugelschd@enfgen
Zone um das Zentrum. Géhnlich wirde die dabei freiwerdende Energie zu einer Expan-
sion des Kernsithren, die die Temperatur stabilisiert. Die Kernzone befirgich jedoch in
einem besonderen quantenmechanischen Entartungszustalr Folge hat, dass die Ener-
gie zurachst in die Aufbsung der Entartung investiert wird. Daher ist Zanst kein stabiler
Zustand niglich, so dass die Heliumfusion in Form einer gigantiscBeplosion einsetzt,
die als Helium-Blitz (helium flash) bezeichnet wird. Dabtgigt fir mehrere Sekunden die
Sonnenleistung auf0'® L. Das entspricht etwa 10 % der Leuchtkraft der gesamten Milch
straRe. Erst nach einem Umsatz von 3 % des Heliumresenaiaseine Expansion ein und
stoppt diese Leistungsexkursion. Diese Explosion findetimuZentralbereich statt und ist
aulRerlich zuéchst nicht bemerkbar. Sieahgt jedoch die Wasserstofffusionszone weiter nach
aul3en, deren Temperatur daher abnimmt und damit auch degi&masatz. Paradoxerweise
sinkt damit alsauRRerliche Folge des Helium-Blitzes innerhalb déchsten 10.000 Jahre die
Leuchtkraft ab und zwar um fast einen Faktor 100. Es folgt €ihase von 1 Million Jahren,
in denen die Sonnenparameter oszillieren bis sich einlstabistand der Heliumfusion im
Zentrum einstellt, der anschliel3end 110 Millionen Jahi@lnGleichzeitig brennt auch die
schalenbrmige Wasserstofffusionszone weiter auf3en weiter. Isedigeit bleibt die Leucht-
kraft nahezu konstant bei 44., und der Radius bei 18,.

7.4.5 Heliumschalen—Brennen

Danach ist auch das Helium im Sonnenzentrum verbraucht sirizbginnt eine Phase des
Heliumschalen-Brennens, die 20 Millionen Jahre andalemnit existieren nun zwei inein-
ander geschachtelte schal@mhige Fusionszonen. Im Zentrum sammelt sich Kohlenstatf u
kontrahiert gravitativ. Damit ist ein erneuter enormer #ets der Leuchtkraft auf 2000,

und eine Zunahme des Radius auf 189 verbunden. Gegen Ende verliert die Sonne dabei
einen Massenanteil von O/ .

In den letzten 500.000 Jahren dieser Phase erwartet maséam#uenhang mit der Wech-
selwirkung zwischen dem kontrahierenden Kern und der H#lisionszone weitere insta-
bile Situationen, bei denen kurzzeitige Leistungsexkursn durch Heliumfusion mit etwa
105 L eintreten kbnnen. Ein wahrscheinliches Szenariaren beispielsweise vier solcher
Helium-Blitze im Abstand von etwa 100.000 Jahren. Als Fgkptes dieser Helium-Blitze
und der damit verbundenen Expansion der Wasserstoffskhatedie Fusion dort in den fol-
genden 200 Jahren \idvergehend élig zum Stillstand kommen. Diauf3erliche Folge eines
Helium-Blitzes ware daher wiederum zénhst eine Abnahme der Leuchtkraft. Nach 400 Jah-
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ren erreicht die Energie des Helium-Blitzes die OlZeffle. Leuchtkraft und Radius steigen an
und relaxieren in den folgenden 10.000 Jahren wieder. Dadelen Variationen der Leucht-
kraft zwischen 50Q. und 5000L, erwartet, sowie Radiusvariationen zwischen 50 und 200
Rgo. In den Phasen maximaler Ausdehnung reicht die Sonnenatieeflbis an die heutige
Erdbahn heran. Nur durch die Zunahme des Erdbahndurchreesstkommt die Erde der
volligen Vernichtung. Gleichzeitig 88t die Sonne in diesen Phasen insgesamt eine Masse
von weiteren 0,05 Sonnenmassen ab.

7.4.6 Weil3er Zwerg und Planetarischer Nebel

Durch die ervéhnten Massenverluste verliert die Sonne die gesanfiere Hlle einschliel3-
lich der Wasserstoff- und Heliumfusionszone. Etwa 100.04lre nach dem letzten Helium-
Blitz wird daher der heil3e innere Kern freigelegt, der im @ekchen aus hochverdichtetem
Kohlenstoff und Sauerstoff besteht. Sein Radiusaggtnur noch 0,08, dafur aber sei-
ne Oberfhichentemperatur 120.000 K. Seine Leuchtkraftdmgtanfinglich 3500L,. Auf-
grund der hohen Temperatur ealihdiese Strahlung einen enormen Anteil von ultraviolette
Strahlung, welche die abgestolRene Gaswolke der Sonne mureuchten anregt. Da die
Geschwindigkeit des Sonnenwindearslig zunimmt, werden dieiither ausgestolenen Ga-
se durch die siteren eingeholt und oft zu einer kugethigen Gasschale komprimiertiiF
einen aufl3en stehenden Beobachter erscheinen die leueht&ade in diesem Fall als Ring,
der als Planetarischer Nebel bezeichnet wird. Durch datidbitigen des Gases erlischt diese
Erscheinung nach einigen 10.000 Jahren wieder, und im dniteibt der strahlende Rest
der Sonne, den man algeilRen Zwergbezeichnet.

7.4.7 Die Neutrinostrahlung der Sonne

Die Photonen geben keinen Einblick in das Innere der Stelansie auf inrem Weg aus dem
Zentrum heraus absorbiert und wieder emittiert werden Absorptionsquerschnitt ist jedoch
fur Neutrinos sehr gering, so dass sie ungehindert durchatineSlaufen. Durch Messen die-
ser Neutrinos &nnte man deshalb direkber die physikalischen Prozesse im Zentrum Auf-
schluf3 erhalten. Im Clorexperiment konnte man nur die hoetgeetischen Neutrinos messen,
mit dem Gallex—Experiment gelingt es nun auch die niedegetischen Neutrinos der pp—
Kette zu messen. Mit SuperKamiokande und weitédemichen Experimenten gelingt es, die
hochenergetischen Neutrinos zu detektierehy®nd Davis im Chlorexperiment nur etwa
1/3 der erwarteten Neutrinos sah, detektiert Gallex immerhe Meutrinos der pp—Kette,
jedoch immer noch zu wenig im Vergleich zum erwarteten Gétalthan Neutrinos (Abb.
7.24). Dies ist das sog. Sonnenneutrinoproblem. Diesnstwichtige Frage im Hinblick auf
Tests des Sternaufbaus. Im Zentrum der Sonne laufen Kérn&iReaktionen ab, die der
Sonne die Energie liefern, die sie seit faishff Milliarden Jahren von ihrer Obe#ithe ab-
strahlt. In diesen Reaktionen entstehen Elektron-Neagridie die Sonne ungehindert verlas-
sen und in Detektoren auf der Erde empfangen undlgewerden Bnnen. Alle vier derzeit
in Betrieb befindlichen Detektoren messen nur etwa diHteldes Neutrinoflusses, wie er von
theoretischen Sonnenmodellen vorhergesagt wird. AlsaErklg wird angenommen, dass die
Elektron-Neutrinos sich auf ihrem Weg vom Sonnenkern irDditektoren in die zwei anderen
existierenden Neutrinoarten ('Flavour’) umwandeln, dieder in Kernreaktionen entstehen
noch in den Detektoren gemessen werdénrien und damit verloren gehen. Die Neutrino-
umwandlung von Flavour "1’ (z.B. Elektronneutrino) in emanderen Flavour 2’ wird durch
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Abbildung 7.23: Das Spektrum der Sonneneutrinos. Quelle: Bahcall (Princeton)

zwei bisher unbekannte GRen bestimmt, die mif\m?, und sin® 20,5 bezeichnet werden
(entsprechend\in?, undsin® 26,5 fir die Umwandlung von 1 nach 3). Durch Berechnung
eines Sonnenmodelles, der Zahl und Energieverteilungrdittierten Elektronneutrinos, der
Umwandlung derselben auf ihrem Weg in den Detektor und Sitiaul der Messungen versu-
chen die Physiker, die Werte dieser vietd@en zu bestimmen, durch die die Ergebnisse von
allen drei Zahlexperimenten gleichzeitig eéit werden Bnnen. Daiiber hinaus versuchen sie
auch die kirzlich im Super-Kamiokande-Experiment bestimmte Erexgjiteilung der Neu-
trinos zu reproduzieren. Ohne diese letzte Zusatzinfaem&bnnen die Ahlergebnisse auch
durch eine Umwandlung in nur einen anderen Neutrino-Flaeokiart werden. Aus den Er-
kenntnisserilber die Sonnen-Neutrinos erhalten Teilchenphysiker tigetHinweise auf die
Physik der kleinsten Bausteine der Welt.

Neutrino-Oszillationen

Die Suche nach Neutrino-Oszillationen ist ein aktuellessEloungsgebiet der Elementarteil-
chenphysik. Eng damit verbunden ist die Frage, ob Neuteims Masse besitzen. Sind Neu-
trinos massive Teilchen, dann besteht diédiichkeit, dass die Eigenziastdev., v, v, der
schwachen Wechselwirkung nicht mit den Masseneigeardshniibereinstimmen. Die drei
Neutrino-Sorten sind dann Mischungen verschiedener Maséade. Diesifihrt dazu, dass
ein erzeugtes Neutrino einer bestimmten Sorte bei eirigesn Messung als ein Neutrino
einer anderen Sorte identifiziert wird. Betrachtet man zemeinfachung nur die Mischung
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Abbildung 7.24: Zahlraten der verschiedenen Neutrino—Experimente mit Vergleich des the
retischen Sonnenmodells (oben). Unten: Die wahrscheinlichsten WertMassendifferenz
und des Mischungswinkels aus Sonnenneutrino— und SK—Experiméetie: Bahcall et al.
(2003).
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zwischen zwei Neutrino-Sorten, dann ist die Wahrschdikkd, dass z.B. ein aahgliches
Myon-Neutrino nach einem Weg L ebenfalls als Myon-Neuttieobachtet wird, im Vakuum
(h =1 = ¢, wie in der Hochenergiephysikblich)

2
P(v, — v,) =1 —sin* 20 sin? (ig L) . (7.131)
© ist der sog. Mischungswinkel\m? die Differenz der quadrierten Massen der Massenei-
genzusinde undE' die Energie der Neutrinos. Die WahrscheinlichkBibszilliert mit dem
zurickgelegten Weg. Dabeéhgt die Sarke der Oszillation vom Mischungswinkelund die
Periode vomAm? ab.

Abbildung 7.24 zeigt die Vorhersagen der Messungen von &siNeutrinos in den vier
Experimenten, GALLEX/SAGE, Homestake, Super-Kamioka(fdebige Balken) im Ver-
gleich mit den tatadchlichen Ahlraten (graue Histogramme). Die schraffierten Bereiche g
ben die theoretischen bzw. experimentellen Unsichemn@iteden Raten wieder. Da die Neu-
trinos in verschiedenen Kernreaktionen mit unterschibeéli Energie entstehen und die Ex-
perimente unterschiedlich empfindlich messen, setzt sittgdmessene Neutrinofluss ent-
sprechend unterschiedlich zusammen (in Abb. 7.24 datfedtech verschiedene Farben).
So kann Super-Kamiokande praktisch nur die energieredisutrinosorte sehen,alirend
die Gallium-Experimente (GALLEX & SAGE) eine Mischung voredtrinos aus allen Fu-
sionsprozessen messen. Da die W#iriisse Messung:Vorhersagiér fdie vier Experimente
differieren (aber stets bei etwa 0.5 liegen), legt diesep@ikabereits den Schluf? nahe, dass
der Mechanismus, der das Defizit bewirkt, energiéaigfig ist.

Die Raten aller Neutrinoexperimente liegen wesentlicreuden Vorhersagen aus dem
theoretischen Sonnenmodell: 346 Homestake, 58%iif Gallex, 60% fir Sage und 46%iif
Super—Kamiokande. Evidenirfv, — v, undy, — v, Ubergange hat daSNO—Experiment
geliefert. In diesem Experiment werden Neutriiher folgende Reaktionskale gemessen:

o Elastische Streuung (ES)

Ve +e —uv,+e (7.132)

e Neutrale Stbme (NC)

Veg+d—vg+n+p (7.133)

e Geladene Stime (CC)

Ve+d—e +p+p. (7.134)

Die Schwelle @ir die CC und ES Reaktionen bagt 5 MeV. Die NC Reaktion wird mittels
Gammas detektiert, die beim Einfang dean d entsteht mit einer Schwelle von 2.2 MeV.
Damit ist dieses Experiment nur at/B—Neutrinos empfindlich. Die detektierten Raten betra-
gen

(%) gno = (1.76 £ 0.06) x 10° cm?s (7.135)

Ve

und

(@Y%) sno = (5.00 £ 0.44) x 10% cm2s ", (7.136)
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sowie

(DES)gno = (2.39 +0.24) x 106 cm?s ™" (7.137)

Ve

Dieser letzte Werte entspricht genau der Detektion im Skoeiment. Diese Daten sind
kompatibel mit der Annahme, dass dikerlebenswahrscheinlichkeifif Neutrinos bei ho-
hen Energien konstant ist, d.h.

¢ =3¢ = o9 (7.138)
Fur den neutralen Strom gilt

o) =) + o (7.139)
Dies ist direkte Evidenz d&f, dass Neutrion—Oscillationen vorliegen.

Diese Resultate zusammen mit den Reaktor—Neutrino—HExpaten (KamLand) ergeben
dann folgende wahrscheinlichsten Weiie die Massendifferenz (Abb. 7.23)

Am2, =7 x 107%eV? (7.140)
und fur den Mischungswinkel
tan® ©15 = 0.44. (7.141)

Wahrend hochenergetische Neutrinos nur Vakuum-Osciflati@rleiden, unterliegen nie-
derenergetische Neutrinos auch Materieeffekten (sog. MSt&kt). Dies ist eine kollektive
Wechselwirkung in dichter Materie, wie etwa dem Sonneninne

7.4.8 Die Aktive Sonne

Die Sonne besitzt auRerordentlich starke Magnetfelderidich die Stsmung der elektrisch
leitenden Plasmen hervorgerufen werden. Die Béitjkeit des Plasmas im Sonneninnern ent-
spricht dem von Kupfer bei Zimmertemperatur. In der Sonneuieren elektrische Stime

in einer GbRenordnung voi0!? Ampere. Das Innere der Sonne wirkt somit wie ein gigan-
tischer Dynamo, der die Bewegungsenergie eines elekémsthiters in elektrische Energie
und ein Magnetfeld umwandelt. Man geht derzeit davon awss digser Dynamoeffekt nur in
einer dinnen Schicht am Boden der Konvektionszone wirksam ist.

Sichtbare Auswirkungen der Magnetfelder sind 8ignnenfleckenund die Protuberan-
zen. Sonnenflecken sind relatiilde Bereiche der Sonnenatmoaph Ihre Temperatur liegt
zwischen 3700 und 4500 K. Durch spektroskopische Untetswgdm konnte festgestellt wer-
den, dass im Bereich der Sonnenflecken starke Magnetfaddieerrschen. Die Spektrallinien
von Elementen, die normalerweise bei einer Wellegk liegen, erscheinen bei Anwesenheit
eines Magnetfeldes dreigeteilt (Zeeman-Effekt), wobeiAlestand der Linien proportional
zur Stirke des Feldes ist. Die Magnetfeldldte im Umfeld der Sonnenflecken kann bis zu
0,3 Tesla (3000 Gauss) betragen und ist somit tausendankéstls das irdische Magnetfeld
an der Erdoberfiche. In der Sonne bewirken die Magnetfelder eine Hemmunéfa®vek-
tionsstbmungen, so dass weniger Energie nach auf3en transpoiitigrDie dunkelsten und
kilhlsten Zonen auf der Sonne sind somit die Orte mit dérksten Magnetfeldern.

3s. die Analyse von Bahcall et al. astro—ph/0305159 (2003)
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Abbildung 7.25: Sonnenflecken.

Die Gesamtzahl der Sonnenflecken unterliegt einem Zyklusruod elf Jahren (Abb.
7.26). Wahrend eines Fleckenminimums sind kaum Sonnenfleckerbaiciit der Zeit bil-
den sich zunehmend Flecken in einem Bereich von 30 Ggadlinher und &dlicher Breite
aus. Diese aktiven Fleckeiagel bewegen sich zunehmend in Richtukguator. Nach etwa
funfeinhalb Jahren ist das Maximum erreicht und die Zahl teaken nimmt langsam wieder
ab.Nach einem Zyklus hat sich das globale Magnetfeld der Sonne ugepolt Der vorher
magnetische Nordpol ist jetzt der magnetischid®l.

Die genauen Ursachefirfden elfghrigen Zyklus sind noch nicht volbsdig erforscht.
Derzeit geht man von folgendem Modell aus: Zu Beginn einddugy im Minimum, ist das
globale Magnetfeld der Sonne bipolar ausgerichtet. Die id#gldlinien verlaufen geradli-
nig iiber derAquator von Pol zu Pol. Durch die differenzielle Rotationrden die elektrisch
geladenen Gasschichten gegeneinander verschoben, welddagdnetfelder zunehmend ge-
staucht, verdreht und verdrillt werden. Die Magnetfel@imragen zunehmend aus der sicht-
baren Oberfiche heraus und verursachen die Bildung von Flecken undif&natnzen. Nach
dem Fleckenmaximum richtet sich das Magnetfeld wieder nesu a

Seit Mitte des 20. Jahrhunderts befindet sich die Sonne @n aitgevidhnlich aktiven Pha-
se. Die Sonnenaktivat ist demnach etwa doppelt so hoch wie der langfristigediviert, und
hdher als jemals in den vergangenen 1000 Jahren. Ein inienasts Forscherteam hat die
Sonnenaktiviit der vergangenen Jahrtausende untersucht. Seit dem Entigztien Eiszeit
war die Sonne demnach selten so aktiv wie seit den 1940eerddilis heute. Wie Wissen-
schaftler aus Deutschland, Finnland und der Schweiz in éésahrift Nature (28.10.2004)
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Abbildung 7.26: Oben: Sonnenfleckenstatistik in den Jahren 1977 bis 2004. Unteimdéer

rung der Solarkonstante.

berichten, muss maimber 8.000 Jahre in der Erdgeschichteimligehen, bis man einen Zeit-
raum findet, in dem die Sonne im Mittel ebenso aktiv war wieén glergangenen 60 Jahren.
Forscher um Sami Solanki vom Max-Planck-Institut (MRl Sonnensystemforschung in
Katlenburg-Lindau haben die Sonnenakttianhand von schweren Kohlenstoff-Atomen (C-
14-Teilchen) zuickverfolgt. Aus dem Studiumifiherer Perioden mit hoher Sonnenakétit
sagen die Forscher voraus, dass die gegetigvhohe Aktivitit der Sonne wahrscheinlich nur

noch wenige Jahrzehnte andauern wird.
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400 Jahre Sonnenflecken-Beobachtung
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Abbildung 7.27: Sonnenflecken und Maunder Minimum. Als Maunderminimum wird eine Per
ode stark verringerter Sonnenfleckenakéivin den Jahren zwischen 1645 und 1715 bezeichnet.
Das Maunderminimum fiel mit derékesten Jahren der Kleinen Eiszeit zusamménend der
in Europa, Nordamerika und China viele sehr kalte Winter auftraten.edetinungen aus ande-
ren Teilen der Welt sind leider nicht detailliert genug, um diese Aussagerallgemeinern.

Diese Befundeiicken die Frage, welcher Zusammenhang zwischen den Schngek
der Sonnenaktivitt und dem Klima auf der Erde besteht, in den Brennpunkt deeli&n For-
schung. Auf der Erde spielt der Einfluss der Sonne - nebenmhésdion des Treibhausgases
Kohlendioxid aus der Verbrennung von Kohle, Gas @id eine zunehmende Rolle als Ursa-
che fir die seit 1900 beobachtete globale Ermung. Wie grol3 diese Rolle genau ist, muss
noch erforscht werden, denn auch nach unseren neuen Enkgsamiiber die Schwankungen
des solaren Magnetfelds ist der seit 1980 eingetretenkestarstieg der Erdtemperatur wohl
vor allem dem durch das Kohlendioxid bewirkten Treibhalesefzuzuschreiben (sagt Prof.
Sami K. Solanki, Sonnenphysiker und Direktor am Max-Plaimshitut fir Sonnensystemfor-
schung).

Ungereimtheiten: Bei statistischen Untersuchungen stellt man fest:

Milde Winter treten Rufig im 1. Jahr vor dem Sonnenflecken-Maximum, im 3. Jahr deat
Maximum und im 2. Jahr vor dem Minimum auf;

Kalte Winter im 1. Jahr nach dem Sonnenflecken-Maximum, edmi Jahr des Flecken-
Minimums und im 1. Jahr danach. In den Jahren 1650 bis 17&bduli die Sonnenflecken
ganz aus. Diese Jahre waren durch sehr niedrige Temperatekennzeichnet (Kleine Eis-
zeit).

Kann man dies verstehen?

7.4.9 Der Sonnenwind

Ohne Sonne @re die Erde kalt und tot. Doch kommen von ihr auch Strahliendas gerade
entstandene Leben sofort wieder vernichtémden. Die Erde besitzt aber ein sehr wirkungs-
volles Schutzschild, das sie vor diesem Verderbeiitzth_ange wusste marberhaupt nichts
von dieser Gefahr, die von der Sonne ausgeht. Allerdingsaweaten schon die Gelehrten im
alten China, dass die Sonne eine Substanz abstrahlen neassihthen war aufgefallen, dass
die Schweife aller Kometen stets von der Sonne wegzeigelmeDaermuteten sie so etwas
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wie einen Sonnenwind. Erst 1947 erkannte der deutsche Kenylsiidwig Biermann, dass
es solare Materie sein muss, die die Plasmaschweife von téonire eine Richtung zwingt.
Tatsachlich emittiert die Sonne einen Partikelstrom, derdas Leben auf der Erdédlich
ware. Wie schtzt sich die Erde vor diesem Bombardement von der Sonne8t Bas Ma-
gnetfeld, dass deidlichen Partikelstrom um die Erde lenkt. 1962 starteteadierikanische
Raumsonde Mariner-2 zum Planeten Venus. An Bord befandesicDetektor, der messen
sollte, ob von der Sonne wirklich Teilchen kommen. Die Sligndie Mariner-2 auffing, lie-
Ren keinen Zweifel mehr zu: Der Weltraum ist arigiéinit einem Sonnenwind, der mit einer
Geschwindigkeit bis zu 800 km/Sekunde in alle Richtungegeatyahlt wird.

Bugstofi-

Magnetospharenschweif

Abbildung 7.28: Der Sonnenwind trifft auf die Erdmagnetosph.

Das dipolartige Magnetfeld der Erde wird durch den Sonnedwerformt, und zwar auf
der sonnenzugewandten Seite (Tagseite, im Bild links)musangestaucht und auf der son-
nenabgewandten Seite (Nachtseite, im Bild rechts) zu elaagen Magnetosgienschweif
gestreckt.
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Anhang A: Die Eddington Leuchtkraft

Wenn der Energietransport an der Oliafle eines Sterns durch Strahlung dominiert wird,
dann qilt ur die Leuchtkraft des Sterns

16mac 278 T

L.=47R*F, = — )
i 3pKR dr

(7.142)

Andererseits gildP/dT = 4aT?3 /3. Daraus folgtiber das hydrostatische Gleichgewicht die
Eddington Leuchtkraft

4rGeM

K“ES

L*ELEDZ

x M, (7.143)

die nur mit der Masse skaliert. Die Eddington—LeuchtkrafEinheiten von Sonnenleucht-
kraften fir Massen in Einheiten von Sonnenmasserdggtlann

L, =Lgp = 33.000kq (M/My). (7.144)

Welche Bedeutung hat diegrfdie Masse—Leuchtkraft Relation der Sterne ?

Anhang B: Polytrope Sterne

Unter gewissen Bedingungen entkoppelt das mechaniscliehGésvicht der Sterne vom ther-
mischen Gleichgewicht. Danrahgt die Zustandsgleichung nur von der Dichtelabs P(p).
Dies ist der Fall bei Entartungsdruck der Elektronen, bet8tingsdruck—dominierten Ster-
nen und bei voll konvektiven Sternen (adiabatisch). Spieie polytrope Zustandsgleichun-
genP = Kp't'/" kann das hydrostatische Gleichgewicht mittels der Transdtionen
p = pb™ undr = af auf die Form der Lae—Emden Gleichung gebracht werden

1 d 2ddN
e (C) = (7

Berechnen Sie diedsung fir n = 1 und berechnen Sie den Radi{Js Zeigen Sie, dass die
Zentraldichte folgtf(¢.) = 0,

1 do\ ' M
Ll (2 M 7.146
pe 47;5( dg)& o (7.146)

der Zentraldruck

1 do\ ~? aM?
p=— (- bl 7.147
: 47T(n+1)< d§>£* R4 ( )

und die Zentraltemperatur

o pmy o\t GM
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Werten Sie diese Parameter numerisch @ums\f in Einheiten von Sonnenmassen uRdn
Einheiten von Sonnenradien. Betrachten Sie einen Sternjallekonvektiv ist bis auf eine
dinne Atmosphre mit dem Druck der Photosate P, = (2/3)GM/(kR?), wobeix =
ko PYT® gelten soll. Diicken SieP, durchT.g aus und schtzen Si€l,g = T.z(M, L) fur
n = 3/2 und kihle Atmosplaren ab, in denen di& ~—Opaziit dominiert ¢ = 1/2 und
b=17/2).
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Vertiefung

HR Diagramm und Spektralklassifikation

Sternradien im HRD: Erstellen Sie ein HR Diagramm niitg (7, /Test) als Abszisse und
log(L/Lg) als Ordinate. Zeichnen Sie die Hauptreihe ein. ZeichneiX&ieen zu konstanten
Sternradieniir R = 0.01 R, bis R = 300 R. Bestimmen Sie die Position im HRD und die
Radien folgender Sterne

Stern SirA | SirB | AG Car | HD104494| Pollux | Betegeuze Capella| Vega

Teg [K] || 9910 | 25000 | 25000 26000 4750 | 3450 5200 9500

L/Lg 23.5 | 0.03 1000000| 300000 60 55000 40 54.0

Anregung der Wasserstofflinien:

o Erstellen Sie einen Graph des lonisationsgdirtissesV;;/N; als Funktion der Tempe-
raturT fur eine reine Wasserstoff-Atmosile mit Elektronendichte,
N[[ 1 < QWmekBT

3/2
R g ) exp(—x1/kpT) (7.149)

Ne
wenny; = 13.6 eV, x2 = Ey — E; undn, = kgT/P. zu gegebenem Elektronendruck
P..

e Zur Emission der Balmerlinien @ssen die Atome im ersten angeregten Zustand sein.
Erstellen Sie einen Graph des ValtmissesN, /N als Funktion der Temperatur. Bei
welcher Temperatuidlt dieses Verhltnis maximal aus ?

Das Spektrum des PG Quasars 1634+706

Mit optischen Teleskopen, mit dem 1ISO-Satelliten und niieai Submm-Teleskop wurden
fur den Quasar PG 1634+706, der eine Rotverschiebung venl.334 aufweist, folgende
Strahlungsstime gemessen:

o Erstellen Sie eirspektrum (doppelt logarithmisch) F, = v F,, als Funktion der Wel-
lenlange. Interpretieren Sie das Spektrum.

e Erstellen Sie eirspektrum der Energieverteilung L, = 4wd?(z) vF, als Funktion der
Frequenzv (doppelt logarithmisch)d(z) = 2(c¢/Hp)(1 + z — /1 + z) ist die kosmo-
logische Leuchtkraftdistanz zur Hubble—Konstantén = 70 km/s/Mpc eines flachen
Friedmann—-Universums. Séatzen Sie die Infrarot—Leuchtkraft und die UV-optischedldu
kraft ab.
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A [pm] 0.338| 0.377| 0.578| 0.7277| 0.824 | 1.27 | 1.65 | 2.23

F, [mJansky]|| 0.81 | 0.85 | 0.89 | 0.90 0.94 | 0.88| 0.93| 0.87

A [pm] 11.5| 25.0 | 60.0 | 100.0| 150.0| 200.0| 1300.0

F, [mJansky]|| 48.0 | 120.0| 267.0 | 349.0| 230.0 | 158.0| 1.2

e Die gesamte Infrarotstrahlung ist Staubstrahlung zu Yéegenen Temperaturen. Staub
strahlt im thermodynamischen Gleichgewicht mit der Egisiting wie folgt: F},
k., B, (T). Fur geringe Frequenzen giltif die Staub—Opadt «,: k, x 2, fallsv <
10'3 Hz. Ermitteln Sie die minimale Staubtemperaffis, die mit diesen Daten ver-
traglich ist. Wo liegt die maximale Staubtemperatur ?

e Das UV-optische Spektrum des Quasars wird durch die Aldasticheibe um das zen-
trale Schwarze Loch erzeugt. Die Effektiv—Temperatur eBeheibe nimmt mit zuneh-
mendem Radiug ab: T.z(R) = T.(R/R.)~>/*. R, bezeichnet den Innenradius der
Scheibe, T, die entsprechende Temperatur. Zeigen Sie, dass die Leaftkteteilung
einer optisch dicken Scheibe sich wie folgt vait{Summeiber Ringe)

Ra . Ta 15/3
L, = / 2R B, [Tog(R)] dR o v*/3 / —dz. (7.150)
J Ry 1 expr—1
Zeigen Sie, dass das Spektrum des Quasars PG 1634+706 emit gipischen Schei-
benspektrunf,, « /3 vertraglich ist. Wo liegt die maximale Scheibentemperatur unter
der Annahme, dass der Staub durch die Strahlung der Akkestiheibe aufgeheizt wird
? Wie mul3 der Staub geometrisch verteilt sein ?

e Bestimmen Sie eine minimale Masse des Schwarzen Lochsdsnté&nnahme, dass die
gesamte Strahlung der Akkretionsscheibektieington—Leuchtkraft nichtiibertreffen
kann.
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Alle Sterne, die geilgend Masse besitzen, Kernfusionen aaden (/ > 0.075 M) haben
ein endliches Alter und hinterlassen am Ende ihrer Entwinfflgewisse Relikte. Die Dauer
ihrer Entwicklung ist umsoikrzer, je gbl3er die Masse des Sterns. Unsere MilchstralR3éknth
insgesamt

e etwa 100 Milliarden Sterne; die typische Masse liegt im Ba#reon 0.5 - 0.08 Sonnen-
massen (Abb. 8.1). Es gibt sehr wenige Sterne mit Massemalbeginer Sonnenmasse.

e etwa 10 Milliarden Weil3e Zwerge; nur Sterne mit einer Anfangsse von mehr als 0.8
Sonnenmassen konnten sich bistleerhaupt zu WeiRen Zwergen entwickeln.

e mindestens 100 Millionen Neutronensterne mit typischesdéavon 1.4 Sonnenmassen;
e etwa 100.000 stellare Schwarzédher mit Massen von 3 bis 50 Sonnenmassen;

e genau ein supermassereiches Schwarzes Loch im Zentrum ibtdrstvbRe mit einer
Masse von 4 Millionen Sonnenmassen.

8.1 Entwicklung massearmer Sterne

Sterne unter 8 Sonnenmassen entwickeln sich langsam zwen Rasen und enden dann als
Weil3e Zwerge. Die meiste Masse wird in der AGB—Phase abggesto

8.1.1 Vom Roten Riesen zum Weil3en Zwerg

Abbildung 8.2 zeigt den Lebensweg von massearmen Sterriersigvin Kugelsternhaufen
zu finden sind. Er beginnt mit einer sehr langen ruhigen Zdidar Hauptreihe. & Milliar-

den von Jahren verbrennt im Innern Wasserstoff zu Helium$tkrn veéndert sich praktisch
nicht. Im Kern wird aber das Veditnis von Brennstoff (Wasserstoff) zu Asche (Helium) im-
mer unginstiger, so dass die nukleare Energierzeugung mit dera&bahg nicht mehr Schritt
halten kann. Der Kern beginnt zu schrumpfen und wird dabiidrieDer Wasserstoff kann
nun auch in einer Schale verbrannt werden, die Kernreaktidressen sich in eineiidnen
Schicht nach auRen. D#&if3eren Schichtendtien sich dadurch auf, der Stern wird zum Roten
Riesen. Er bewegt sich im HRD horizontal nach rechts, denLduchtkraft bleibt konstant, die
Oberflche wird Kihler. Schliellich erreicht er die Hayashi-Linie, die exhtiiberschreiten
kann. Beim weitern Auflhen muR3 er deshalb auf der HL nach oben wandern, wird bei na-
hezu konstanter Obegéithentemperatur immer heller. In den Farben—Helligkeitgdmmen
von Kugelsternhaufen sieht man sehr gut die ZweiteilungRiesenastes in Horizontalast
und einen sehr steilen Teil.
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Abbildung 8.1: Massenspektrum in der Orion Moliglkolke fiir verschiedene Extinktionsan-
nahmen. Die Empfindlichkeitsgrenze liegt bei 0.02 SonnenmasseM&isenverteilung weist
ein Maximum bei etwa 0.15 Sonnenmassen auf. Unterhalb von 0.088orassen sind sehr
viele Braune Zwerge zu beobachten. Die meisten Sterne entstehen irrdassich unterhalb
einer Sonnenmasse. Quelle: Hillenbrand et al. 2000

Der schrumpfende Heliumkern erreicht schlief3lich 100 Mipwo nun das Heliumbren-
nen schlagartig beginnt. Diese Heliumkerne sind nicht ké&tiv. Diese Sterne haben jedoch
so hohe Dichten, dass Entartung vorherrscht. Der He—Kémemniartet und isotherm, da die
Warmeleitung besonders gut in entarteter Materie ist. Weameimperatur 100 Mio. K er-
reicht, setzt deBa—ProzelR ein. Dieses He—Brennen setzt gleichzeitig im geidee-Kern ein
und erldht damit die Temperatur. Der entartete Kern kann jedocht migpandieren, so dass
die Temperatur weiter steigt und die nuklearen Prozessehisemigt werden. Bei géigend
hoher Temperatur wird die Entartung aufgehoben — der Sigrangliert nun explosionsartig:
sog. He—Flash, der bereits einige Sekunden nach demeh von He auftritt.

Dieser Heliumblitz treibt den Stern in kurzer Zeit vom ob&mde seines Hayashi Pfades
wieder nach links unten. Diese Energie wird jedoch in diéitedabgefangen, so dass der Stern
nicht zerrissen wird. Die Leuchtkraft des Sterns sinkt irashl Der Stern findet eine neue
Gleichgewichtslage, bei der nun He in C nichtentartet \@rbt. soghorizontale Riesenast
im HRD. Dieser wird erst nach etlichen solchen Oszillatioeereicht. Hier besteht der Stern
aus einem homogenen nichtentarteten He—Kern umgeben nen\&&sserstoff-tlle. Die
metallreichen Sterne bilden einen dliigen Klumpen im HRD (Abb??), wahrend die me-
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Abbildung 8.2: Berechnete Entwicklungswege von massearmen Sternen. Im Ingtabtiiei-
fen sind die RR Lyrae Sterne zu finden.

tallarmen Sterne (Kugelsternhaufen) sich auf dem Hor&ast verteilen. Die Erzeugung von
Kohlenstoff und Sauerstoff aus Helium ist weit weniger giexeich als das Wasserstoffbren-
nen. Die Verweildauer auf dem Horizontalast ist deshéitzé&r als das Hauptreihenstadium.

Wenn das He im Kern verbrannt ist, gibt es zwei Schalen, irad&ern brennt Wasser-
stoff, in der innern Helium. Solche Konfigurationen sindt@sl und der Stern wirft Material
in Form vonplanetarischen Nebelnab. Dieauf3ern Schichten des Sternaten sich wieder
enorm auf. Der Stern wandert nun den sAgymptotischen Riesengd#®tGB) hinauf. Die-
se AGB Zeit ist sehr kompliziert und bisher nicht gut vergiiam Die beiden Brennschalen
storen sich und schalten sich gegenseitig an und aus. Der &agiert mit Aufbhhen und
Schrumpfen und beschreibt deshalb Schlenker im HRD (sogpd’).

Die beiden Brennschalen wandern nun immer weiter nach alRaerial geht verloren.
Damit fehlt dem Stern der notwendige Druck, um die Kernriealen in Gang zu halten. Es
setzt ein Schrumpfen ein, die sog. post-AGB—Phase, beirdeaah links wandert und die
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Hauptreihe kreuzt im Bereich der B—Sterne und erreicht dalsigb der Zentralsterne von
planetarischen Nebeln. Durch Augken wandert der Stern nun mit konstantem Radius nach
rechts unten auf der Sequenz dgeilen Zwerge Sterne mit weniger als 3/ konnen C
nicht Zinden. Im Zentrum der planetarischen Nebel bleibt ein Wedfdeerg zufick.

8.1.2 Die zeitliche Entwicklung der Sonne

Uber keinen andern Stern liegen so viele Beobachtungsdatarie fir die Sonne. Die zeitli-
che Entwicklung der Sonne ist mit diesen Daten neu gereevoreient. Das Modell ergibt die
richtige Effektivtemperatur und die richtigen Elemedtfigkeiten zum heutigen Zeitpunkt.

Die Entstehung der Sonne beginnt mit der Kontraktion ausréiolekiilwolke vor 4.55
Milliarden Jahren. Dieses Alter entspricht dem dit¢esten Meteorite, die sich gleichzeitig mit
der Sonne gebildet haben. Die Kontraktion bis zum Haupmretadium dauerte 50 Mio. Jahre
(Punkt A'im HRD). Bis heute stieg die Leuchtkraft um 30% am,Radius nahm um 10% zu.
Dieser Trend Alt weiter an, bis der Wasserstoff im Zentralbereich valtislig verbraucht ist
(D). Hier verial3t die Sonne die Hauptreihe, der Wasserstoff beginnt iml&ctzu brennen
(E). Hier besitzt die Sonne eine Leuchtkraft von 2.2 und ist 11 Milliarden Jahre alt. Bei
einer konstanten Leuchtkraft von 2[3; blaht sie sich auf und wird in einem Zeitraum von
700 Mio. Jahren zum Roten Riesen (E nach F). Hier setzt eikestslVind ein, der 30% der
Masse kostet. Die Instabiiten im Schalenbrennen treiben die Sonne die HL hinauf bis zu
einer Leuchtkraft von 2349, (H).

In der Zwischenzeit ist der Kernbereich auf eine Dichte vavit. g cm~3 kontrahiert,
die Temperatur auf 100 Mio. K angestiegen. Heliumfusioatsaih (H), die zu Leuchtkraft-
schwankungeniihrt. Diese beruhigen sich nach etwa 1 Mio. Jahren, die Seme&ht den
Horizontalast (J bis K). Hier verbleibt sie bei einer Lewehft von 44 L., wahrend 100
Mio. Jahren. Erreicht sie den Punkt L, so ist auch Helium héisft, und der erloschene
Kohlenstoff-Sauerstoff-Kern kontrahiert und entartet. 96tzt nun wieder Heliumschalen-
brennen ein, sie erreicht den horizontalen Riesenast. Esrkau Ausbiichen im Helium-
schalenbrennen und zu einem erneuten Massenverlust, deren20% der Masse kostet. Die
Sonne ist nun von einem Planetarischen Nebel umgeben. Bestsonne, die nun nur noch
etwa die Hilfte der Masse besitztiklt als CO WeilRer Zwerg aus. Er hat einen Radius von
rund 10’000 km. Bis zu diesem Zeitpunkéiwte das Leben der Sonne 12.5 Milliarden Jahre.

8.2 Entwicklung massereicher Sterne

Nach dem zentralen Wasserstofforennen weist der Sterm éleeKern auf, der praktisch
isotherm ist. Die zeitliche Entwicklungif einen Stern mit 5/ ist in Abb. 8.5 gezeigt.

Der konvektive Wasserstoffkern brennt sich in 56 Mio. Jaheer. Dabei bewegt sich der
Stern von der Hauptreihe weg nach rechts. Die EntwicklurdpamStadium der Roten Riesen
erfolgt sehr rasch innerhalb von nur 3 Mio. Jahren: Energiggel fihrt zu einer schnellen
Kontraktion des Kerns auf der KH-Zeitskala. Dabei wird thische Energie aus der Gravita-
tionsenergie gewonnen, bis di@zdungstemperatur des He—Brennens erreicht ist (D). Dabei
expandiert die Hlle und gleichzeitig brennt H in der Schale. Nachdem im Eadgébiet ein
erheblicher Teil von He zu C und O verbrannt ist, nimmt die ¢tekraft erneut zu (L). Der

1sackmann et al., Astrophys.41L8 457 (1993); Bahcall, Pinsonneault & Brasu, Astrophys53 ... (2001).
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Abbildung 8.3: Zeitliche Entwicklung der Sonne im HRD. Heute befindet sie sich im Punkt B.

Punkt L wir nach 80 Mio. Jahren erreictilber dem CO—Kern und 2 Schalenquellen besitzt
der RoteUberriese nun eine ausgedehnte Konvektionszone.

8.3 Endphasen der Sternentwicklung

8.3.1 Planetarische Nebel und Weil3e Zwerge

Planetarische Nelesind ein Enwicklungsprodukt der Sterne mit Masaén< 81/,. Diese
Gasnebel sind Hlen von Roten Riesensternen, die mit Entweichgeschgkadien von 10 —
30 km/s abgeworfen werden. In dieser Phase des asympetiRiesenstadiums duréhift
der Stern mehrere Heliushell flashesDies sind thermische Ausiliche eines heftigen Helium—
Schalenbrennens, die daiabfen, dass diaulRere Hlle des Sterns abgesprengt wird. Es bleibt
im Zentrum ein heil3er Weiler Zwerg fiek (Abb. 8.7).

Bei Sternen mit 3 — 8/, wird entweder C oder O explosivim Kern demlet: C— und O—
Flashes. Die Sterne werden wahrscheinlioHig zerrissen. Sterne mit mehr als\8., durch-
laufen alle Brennphasen und bauen einen Fe—Ni Kern aufe[dtyne enden als Supernovae,
in deren Zentrum ein Neutronenstern und bei sehr masserefsternen ein Schwarzes Loch
zuriick bleibt.

2Der Begriff Planetarischer Nebel hat nichts mit Planeterunu t
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Abbildung 8.4: Entwicklung des Sonnenradius als Funktion der Zeit.

8.3.2 Supernovae und Hypernovae

Supernovaexplosionen sind die bei weitem energiereioli&teignisse in unserer kosmischen
Nachbarschaft. Sie sindif die Entstehung der meisten chemischen Elemente vergfitho
und bestimmen ganz wesentlich den Energiehaushalt deriglateischen den Sternen.

Man unterscheidet Supernovae in zwei Klassen (grob, esirgibtischen noch weitere
Unterklassen), die Typen SN | und SN II.

e Supernova Typ |
Im Spektrum solcher Supernovae findet dielin Wasserstoff was bedeutet, dass SN |
diesen bereits vor der Supernovaexplosion verloren (fiisit) haben muf3. Man vermu-
tet heute, dasghnlich wie bei den Novae ein 'normaler’ Stern, meist ein seasicher
Roter Riese, von einem Weil3en Zwerg begleitet wird. Diesarpakte iberwiegend aus
Kohlenstoff und Sauerstoff bestehende Stern saugt voersedegleiter stndig Materie
ab. Sie spiraliert dann in einer Akkretionsscheibe auf demkerunter, dessen Masse
dementsprechend laufend zunimmt. Zwar schleudert der &\&ifferg einen Teil die-
ser Masse @hrend der Nova-Explosion in den Raum, auf Dauer gesehehewriaber
an Substanz zunehmen, da ein Rest an Helium—Ascliekhieibt. Im Laufe der Zeit
steigen damit seine Dichte und seine Temperatahrend sein Durchmesser schrumpft.
Noch bietet das entartete Elektronengas der einwirkendeawit@tion neutralisierenden
Gegendruck, aber nadBberschreiten der Chandrasekhar-Grenze von 1.4 Sonnenmas
sen funktioniert das nicht mehr. Die Temperatur im Kernggtauf 400 Millionen K an



8.3 Endphasen der Sternentwicklung 235

[ (e Q0
T 05 Yy J’)§
k)‘% (g

My AV

0.4}

T~

z|
g NN

g
SRSNS
o
n

@{ﬁ

;

(.

Alter in 107Jahren —

Abbildung 8.5: Entwicklung des inneren Aufbaus eines Sterns mi’5. In den schraffierten
Gebieten findet nukleare Energierzeugung statt. Die wolkigen Gebietechaen Konvektions-
zonen.

und der Kohlenstoff izndet. Die bei dieser thermonuklearen Reaktion freiges&ner-

gie heizt nun das (entartete) Gas des Sterns auf, aber dielsessich nicht aus, wie es
ja ein normales Gas tuniwde, sondern bleibt von der ansteigenden Temperatur unbe-
eindruckt. Dadurch finden die Fusionen in noch schnelleodgd-statt, denn diese wer-
den durch hohe Temperaturen bBagtigt. Innerhalb von Sekundenbruchteilen steigt die
Temperatur sprunghaft auf einige Milliarden K und alleshardene Brennmaterial wird
in Nickel umgewandelt. Nun wandert die Fusionswelle immeiter nach aufl3en (ihr
|auft eine Druck-, oder besser Stof3front voraus), wobeirsofue Kernverschmelzun-
gen Zinden. Je weiter sie jedoch nach auf3en gelangt (und dasit@eschwindigkeit
von vielleicht 1000 km/s), um so 'veiahinter’ werden die einzelnen Schichten und auch
der Grad der Entartung nimmt ab. Die Verbrennung wird immemiger vollsindig, und

die auRReren Schichten werden durch die Stol3fratiigrunverandert in den Raum ge-
blasen. Da der Stern nur einen Radius von 3000 km besal3r gésa@mte Vorgang nach
drei Sekunden abgeschlossen, diéje bekannte Kernexplosion ist erfolgt.

e Supernova Typ Il
Die Helligkeitskurve einer SN Il ist wesentlich unregélffiger als beim Typ SN I. Nach
dem Maximum folgt eine steiler Abfailber ca. 25 Tage. Sodann bleibt die Helligkeit 50
bis 100 Tage etwa konstant, worauf sie wieder steiébibfEine Supernova vom Typ I
ist das Ende eines massereichen Sterns. Zum Ende seimendthelearen) Brennphase
weist er in seinem Innern einen kompakten Eisenkern aufpiét weiter fusionieren
kann. In den ihn umgebenden Schalen laufen jedoch nochhredsne Kernprozesse ab
(u.a. das Siliziumbrennen in der den KéHperlagernden Schale), bei denen auch weiter
Eisen erzeugt wird, was letztendlich die Masse und die Teatpedes (entarteten) Kerns
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Abbildung 8.6: Berechnete Entwicklungswege von massereichen Sternen. Die Zdi@eden
Kurven geben die Entwicklungszeit vahnachE (Zundung des He—Brennens im Kern).

weiter ertoht. Ab einem bestimmten Punkt, bei dem die Temperatur ethia 20 Mil-
liarden K betagt, wird der Kern instabil. Er ist ptzlich so stark komprimierbar, dass er
im Freien Fall in sich zusammefistt. Bei der genannten Temperatur sind die im Kern
vorhandenen Gamma-Quanten derart reaktiv, dass sie diakeisie in Alphateilchen
(Heliumkerne, 2 Protonen und 2 Neutronen) aufspalten (nesmtndies Photodissozia-
tion - Aufspaltung von Teilchen durch Photonen). Die DicimeKern betagt jetzt 10
Milliarden Gramm pro Kubikzentimeter.

Die Elektronen werden so nahe an die Protonen und Alphatisil gebracht, dass sie
sich mit ihnen zu Neutronen vereinen. Bei dieser ReaktiomereNeutrinos freigesetzt,
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Abbildung 8.7: Der Eskimo—Nebel zeigt mehrere Schalen, die vom Zentralstern alofgew
worden sind. In deduBersten Schale haben sich bereits Rayleigh—Taylor Inshsdmiligebildet
(Fingerartige Gebilde). Quelle: HST Bildarchiv.

welche den Kern mit Lichtgeschwindigkeit verlassen. Dacteiter der Kern kollabiert,
um so schwieriger wird es auctirfdie Neutrinos, diesem zu entweichen, am Ende ist es
ihnen nicht mehr raglich. Der gesamte Vorgangalirt nur Millisekunden, und nach einer
Viertelsekunde ist der Kern soweit kollabiert, dass er fisak nur noch aus Neutronen

in dichtester Packung besteht und seine Dichte derjenigarkernteilchen entspricht.
Jetzt aber kommt der Kollaps schlagartig zum StillstandiidaNeutronen in der dichte-
sten Packung vorliegen und nicht weiter komprimierbar dirdt jetzt 'merkt’ die Hille,
dass ihr quasi der Boden unter deiden weggezogen wurde, und der Rest des Sterns
fallt auf die Kernregion hinunter. Jedoch wird durch destglichen Stop des Zusammen-
bruchs eine Schockwelle erzeugt, welche nun in Gegennigidie Hille durchbuft (mit
anfangs 30 000 km/s). Diese Schockwelle erreicht nach mathi®tunden diéul3eren
Bereiche des Sterns unidhrt zum Abstol3en derile. Das sehen wir dann als Superno-
va. Ubrig bleibt allein der Neutronenstern. Eigentlich sind ¥brgange im Sterninnern
noch komplizierter als hier beschrieben, denn in den eirereSchalen des Sterns wer-
den durch den Zusammenbruch (Dichte- und Temperatbinerig) weitere, blitzartige
Kernfusionen geindet, wobei Elemente vom Helium bis zum Nickel entstehéas®
Kernbrennasche reichert dann das interstellare Mediunfristhem Material an.

e Hypernova
Extrem massereiche Sterne befinden sich von ihrer Geburteaném sehr instabilen Zu-
stand. Die nach innen gerichtete Gravitationskraft deri8QB0O—fachen Sonnenmasse
sorgt im Zentrum des Sterngrfwahrhaft exotische Veéttnisse. Druck und Temperatur
sind derart hoch, dass der vorhandene, riesige Vorrat anbiKemnstoff {iberwiegend
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Abbildung 8.8: Die befihmte Zwiebelschalenstruktur eines massereichen Sterns am Ende der
Entwicklungszeit. Im Zentrum bleibt ein Fe—Kern iak.

Wasserstoff) sehr schnell verbraucht wird. Die Kernreaieh laufen viel schneller und
haufiger ab als in 'normalen’ Sternen von etwa SonnéRgr Dementsprechend hoch ist
die Strahlungsemission diedgbergiganten, sie kann diejenige der Sonne leicht um das
millionenfacheibertreffen. Jede kleine@ung des empfindlichen Gleichgewichts inner-
halb des Stern$kt Schwingungen aus, die mit immeb8er werdender Amplitude den
Sternldrper durchlaufen. Treffen sie auf die Obacthe, werden groRe Materiemengen
abgestoRen. Auch durch einen extrem hohen Sternwind égitlsidh der Rieséiber-
flussiger Masse.

Das Lebensende eines massereichen Sterns kann nicht enlaigfen, seinen 'Abschied’
wird er unweigerlich als Supernova nehmen. Heute glaubt, rmer neuen Theorie
zufolge, dass Sterne mit rund hundertfacher SonnenmasseanExplosion vergehen
kénnten, die noch um den Faktor 100 malrger ist als eine hedmmliche Supernova.
Hierzu hat man deshalb den Begriff déypernova gepiagt. Untersizt wird diese Theo-
rie unter anderem durch die Gammabursts, kurze Gammamstiditre, die aus allen
Himmelsrichtungen aus den Tiefen des Alls zu uns gelangem. & stenmal im Novem-
ber 2000 haben Wissenschaftler bei einem Gammabilitz asslden Quelle Emissions-
linien des Eisens nachweiseirnen. Die Quelle des Gammabursts GRB 991216 liegt
etwa 8 Milliarden Lichtjahre von der Erde entfernt. Es waregider heftigsten Gamma-
ausbiiche, die bisher beobachtet wurdeiir Faire Entstehung gibt es viele Theorien, dass
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Abbildung 8.9: Die Lichtkurve der SN 1987A in den ersten 1444 Tagen. Die gestrichelten
Kurven geben die Beifige von den entsprechenden radioaktiven Zerfalbskaran35Co —59

Fe+ et + v, +~ mit einer Halbwertszeit von 77,7 Tagen. Der erste steile Abfall resultbent
Zerfall 33 Ni —35¢ Co+e™ +v. 4+~ mit einer Halowertszeit von 6 Tagen. (Suntzeff et al. 1992,
ApJ 384, L33).

beispielsweise zwei sehr massivérder wie Neutronensterne kollidieren. Doch anhand
der Eisenlinien ist man sich relativ sicher, dass hier eigpdtova explodiert ist, und
sehr wahrscheinlich sind wir Zeuge der Entstehung einew&aen Lochs geworden.

8.4 Kompakte Objekte als Asche der Sternentwicklung
8.4.1 Weil3e Zwerge

Weil3e Zwerge sind Sterne mit einer Masse von etwa elidgrund typischen Radien von
~ 5000 km (planetenartig !). Dies bedeutet, dass sie im Innern lsgtéchtliche Dichte auf-
weisen, die mittlere Dichte folgt ze¢ 106 g cmi3. Sie enthalten kein nukleares Brennen
mehr und Ehlen nur noch aus, indem sie ihraiWnereservoir abstrahlen. Wir wissen heu-
te, dass WZ die Gravitationskraft durch den EntartungsddeckElektronen ausbalancieren.
Geschichtlich betrachtet, war diese Erkenntnis nicht imifes.

Der bekannteste WZ ist sicher der Begleitstern von Siriusy$SB. Aus dem 3. Kepler-
schen Gesetz hat man schoitfiseine Masse zu 0.75 — 0.95; abgeschtzt. Die Leuchtkraft
L. ~ (1/360) L, folgt aus der Distanz und der Helligkeit. Zusammen mit ddel&ivtem-
peratur?, ~ 8000 K (Adams 1914) und

L,=4nR20 T} (2.124)



240 8 Supernovae und Kompakte Objekte

+ Relativistic shock wave

Radiation radiates in all directions

+ matter

Relativistic shock
wave beams
from poles

Rotating disk of matter
falling into black hole

Abbildung 8.10: Eine Hypernova Explosion erzeugt entweder eineasigshhe StoRwelle oder
eine Art Jets, die sich beide mit relativistischer Geschwindigkeit im interstellsledium aus-
breiten. Im Zentrum bleibt ein massereiches Schwarzes Lodltkur

hat man damals einen Radius von 18800 km abgeztiDer heutige Wert ist allerdings etwa
viermal kleiner. Dies veranlal3te Eddington 1926 zur Bemegk dass Sirius B eine Masse wie
die Sonne aufweist, aber eher wie Uranus aussieht. Damaésiressgesamt nur 3 Objekte
von diesem Typ bekannt. Die mittlere Dichte war damit 2000 Infdoer als die von Platin.
Deshalb konnte der innere Zustand eines solchen Sternisamidért werden.

Diesanderte sich 1926 schlagartig mit der Entdeckung der F&irae Statistik fir die
Elektronen. Es war dann Fowler, der kurz darauf das® der WZ dste (1926): es ist der
Entartungsdruck der Elektronen, der die WZ im hydrostaéacBleichgewicht &lt. Echte
Modelle wurden von Chandrasekhar 1930 und 1931 zum erstémiddeechnet. Er fand dann
heraus, dass dieses hydrostatische Gleichgewicht numub&ner gewissen Massengrenze,
M ~ 1.4 M gilt, die heute alChandrasekhar Grenzmassebekannt ist. Wenn Elektro-
nen einen Entartungsdruck aufbauen, saren dies ndtlich auch Baryonen, insbesondere
Neutronen. Landau hat 1932 zum ersten Maldidar spekuliert, dass es noch kompaktere
Sterne gebendante, die durch den Entartungsdruck der Neutronen inc@eivicht kom-
men. Gefunden wurden dieskeutronensternejedoch erst 1967. Die Interpretation der WZ
und Vorhersage der Existenz von Neutronensternen ist bimss Beispieliir die Wechsel-
wirkung zwischen Astronomie und Physik.

Die Struktur eines Weil3en Zwerges ist allein durch das stdtische Gleichgewicht be-
stimmt

D) i) @
dP(r) _ GM(r)po(r) (8.2)

dr 72
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Nach Kapitel 5.3 ist die Zustandsgleichung bei Entartutgjradurch den Fermi—Impuls
der Elektronen gegeben

2

MeC
P= A3 O(z), (8.3)
wobei gilt
B(r) = ooy |oV/1F 22(202/3 1) + (e + VT4 ) (8.4)
™

A. = h/(2mm.c) bedeutet die Compton—Wellémge des Elektrons und der dimensionslose
Fermi—Impulsz

1/3
2 = pre/mec = 1.0088 x 1072 (ZO) . (8.5)

hangt mit der Dichte zusammeniiFx > 1 sind die Elektronen relativistisch entartgt. ist
dasmittlere Molekulargewicht der Elektronen

mp

e = Y 2 , Y.=Z/A. (8.6)

Mit dieser Form der Zustandsgleichun@rinen die Strukturgleichungen z.B. mit einem
Runge—Kutta Verfahren leicht integriert werden. Die Amfawerte sind dabel/(0) = 0
und p(0) = p.. An der Oberfiche verschwindet der DrucR(R) = 0. Damit bekommen
wir eine Sequenz vondsungen, die nur von der Zentraldichte abgen, d.hM = M(p.)
(Abb. 8.11), und damit auch eine Sequeviz= M (R) (Abb. 8.12). Da die Elektronen mit
dem lonenhintergrund leicht wechselwirken, entstehembleén Dichten leichte Korrekturen
zu dieser Zustandsgleichung (Hamada—Salpeter Modell)g&ingen Massen und hohen
Temperaturen spielt auch die Wasserstiaftheine Rolle bei der Bestimmung des Radius von
WeilRen Zwergen. Eine hohe Obé&dhentemperatur &ht den Weil3en Zwerg auf.

Polytropen—Naherung

Bei geringen Dichten und im relativistischen Grenzfall gdle Zustandsgleichung in die
Form einer Polytropriiber. Gleichgewichtskonfigurationen mit einer Zustaneishung der
Form P = P(p) = Kp" sind in der Literatur al®olytropen bekannt. Aus dem hydrostati-
schen Gleichgewicht finden wir durch Differentiation

1 d (r?dP
[ (S T . g
r2 dr < p dr ) mGp ®.7)
FurT' = 1 + 1/n kdnnen wir nun dimensionslose Variablen &imfen
p=pb" , r=ag. (8.8)

mit p. = p(0) als der Zentraldichte und

(n+ 1)Kpi/"_1
=/ 8.9
@ 4G (8.9)
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Abbildung 8.11: Oben: Masse als Funktion der Zentraldichie Weisse Zwerge im Falle des
idealen Fermi—Gases. Die Polytropneierung gilt nur bei geringen Dichten und im relativi-
stischen Grenzfall. Unten: Dichteprofile als Funktion der Masse. Ber dlasse von etwa 0.5
Sonnenmassen werden die Elektronen relativistisch.
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Damit gewinnt das hydrostatische Gleichgewicht folgendenF(sog. LaB—Emden Glei-

chung)
L d (,d0\
&2 d¢ (5 df) - (810

Diese Gleichung kann einfach auf dem Computebsgelerden mit den Anfangsbedingungen

000)=1 , 0'(0)=0. (8.11)
Der Radius des Sterns befindet sich#gi.) = 0. Dafur findet man, weni' = 5/3, n = 3/2

& =3.6537 , &210'(&)] =2.71406 (8.12)
undfiri =4/3,n =3

£ =6.89685 , £210/(&,)] = 2.01824. (8.13)

Aus &, kann man den Sternradidsals Funktion der Zentraldichte berechnen

(n+ 1)K 1n
——— p" £y 8.14
o P s (8.14)

R=1qa& =
und aus der zweiten GRe die Massa/ als Funktion der Zentraldichte

R Ex
M = / 4mr? pdr = 4wa® p. £20m de¢
0 0

& d do
— 3 — 2—
dra pc/o i (5 d§> d¢
47Ta3pc 63 |9/(€*)|

s
_— ((”“)K> 2106 (8.15)

4G

Die Zentraldichte kann nun aus beiden Beziehungen eliminierden. Damit erhalten wir
folgende Massen—Radius—Beziehuiigéntartete Sterne

M(R) = ArRi ((”;TIG)K>_ £2 |9’(§*)|§E%Z. (8.16)

Durch Einsetzen der Konstanteiir fentartete Elektronen ergibt dies folgende expliziten
Werte. Wen" = 5/3

R 112 x 104 km | —c ey 8.17
= L1z 107km <106gcm_3) (?) 8.17)
1/2 _5/2

= P He
M = 0.496 M, (106gcm—3> (%) (8.18)

R\ (pey~S
M = 0.70M, (ka) (?) , (8.19)



-1/3 —2/3
34 104 k P (&)
3.347 x 10 m<106gcm—3> 5
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undfurT" = 4/3
R =
M =

8 Supernovae und Kompakte Objekte

2 2
Mcy, = 1.457 M, <) .

He

(8.20)

(8.21)

Fur relativistische Elektronen ist die Masse unabgig von der Zentraldichte und damit auch
unablangig vom Radius. Dies ist die bekannte Chandrasekhar Masseze fir WZ, die nur
noch von der chemischen Zusammensetzunguadph In Abb. 8.12 ist die Massen—Radius
Beziehung fir WeiRe Zwerge mit verschiedener chemischer Zusammemsptezeige.

Radius (R/R,)

-.\‘ I | T T ‘ | | ‘ 1T I R | I |

Ii\l\
T

.014

40Eri B

.012

Stein 2051

Procyon B

.008

.006

01—

3 4 5 6 T 8 9 1 i
Mass (M/M,)

Abbildung 8.12: Massen—Radius BeziehunigrfWeiRe Zwerge, bestehend aus He, C, Mg oder
Fe mit Radien in Einheiten von Sonnenradien. Die durchgezogenen Lénisprechen rea-
listischeren Modellenifr die Materie in Wei3en Zwergen, die gestrichelten Linien enthalten
zusatzlich eine Atmospére.

Die Gravitationsrotverschiebung ist an der Olgfle von WeiRen Zwergen schon be-

trachtlich
AN GM _
~ = 5p =10 4 (8.22)

Solche Rotverschiebungen sind in der Tat gemessen woid&irfus B (91 km s') und 40
EriB (22 kms™).

3Shipman et al. 1998, ApJ
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Die Chandrasekhar—-Masse

Die Existenz einer Massengrenig éntartete Sterne ist ein fundamentales Konzept der Astro
physik. Landau hat 1932 ein qualitatives Argumentidagliefert. Wir betrachten einen Stern
mit RadiusR, der N Fermionen enthalte. Die mittlere Dichte kgt deshalln ~ N/R3

und das Volumen pro Fermiar 1/n. Nach der Unschrferelation betigt der Impuls eines
Fermions deshalpyr ~ fin'/3. Fir relativistische Fermionen erhalten wir damit eine Fermi
Energie

heN1/3

Ep ~ppc=hn'3c~ R (8.23)
Andererseits befgt die potentielle Energie
GMm
Dies ergibt eine totale Energie von
heNY3  GNm% 1
E=Ep+BEg=""_ =M~ (8.25)

R R R

Beide Terme gehen mit/ R ! Bei geringer TeilchenzahV wird die Energie kleinerg > 0),
falls der Radius antchst. Damit nimmE ab, und die Elektronen werden nichtrelativistisch
mit Er o« p% « 1/R?. Damit kann die Gravitationsenergie gewinnen und zu eineivilen
Zustand @hren.

Wenn E < 0, d.h. N grol3, so bleibtZ? immer negativ bei abnehmenden Radius. Es
gibt keinen Gleichgewichtszustand. Die maximale Anzalm Baryonen, die noch zu einem
Gleichgewicht @ihren, ist deshalb gerade erreicht, wéne- 0, und damit

( he )3/2 57
Niax =~ ~ 2 x10°". (8.26)
Gm%

Dies fuhrt zu einer maximalen Masse von
Mmax = INmaxMB = 1.5 M@ . (827)

Diese Masse dngt nur von Naturkonstanten ab !
Der Radius fir M = M., wird erreicht, wenn die Elektronen gerade relativistis@r-w
den,E > m.c?, d.h. aus (8.23) folgt

h hc
RS%“Tm%. (8.28)

Damit ist R ~ 5000 km, fallsm = m., und R ~ 3 km, fallsm = m,,. Fur beide Rlle gilt
jedochM ~ 1.5 M.

8.4.2 Neutronensterne

Kurz nach der Entdeckung des Neutrons durch Chadwick habeddu, Baade und Zwicky
1932 die Moglichkeit diskutiert, dass es auch Sterne geb@mke, die aus Neutronen beste-
hen, in Analogie zu den Weil3en Zwergen, die ihren Druck daeh Entartungsdruck der
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Elektronen aufbauen. Normalerweise sind Neutronen iiigtad zerfallen in 10.8 Minuten

in ein Proton und ein Elektron unter Aussendung eines Aatiiveos. Deshalb kann Neu-
tronenmaterie nur im Gleichgewicht mit Protonen und Elmkén existieren. Dabei mul3 die
Elektronendichte so hoch ausfallen, dass die Fermiendegientarteten Elektronengases von
derselben Ordnung wie die Zerfallsenergie der Neutrort€d.is. etwa 780 keV). Dies ist nur
moglich bei Dichteriiber10® g cm3, also oberhalb der Dichte in WeilRen Zwergen.

Abbildung 8.13: Struktur eines Neutronensterns. Ein Neutronenstern besteht ausrerehr
Schichten: die AuRenhaut besteht aus eindderen (Fe—Kerne) und inneren Kruste von schwe-
ren Kernen und einem entarteten Elektronengas (Metall), an die sich dieoNenflissigkeit
anschlief3t. Der zentrale Kern besteht wahrscheinlich aus (coloresugieicting) Quarkmate-
rie. Der ganze Stern rotiert i.a. mit einer Winkelgeschwindigkeit

Aus den bekannten Eigenschaften der beteiligten Teilchgibtesich fur einen typischen
Neutronenstern von 20 km Durchmesser folgende Schaldtistru

e Wie alle Sterne besitzt auch der Neutronenstern gineosphare, wahrscheinlich be-
stehend aus interstellarem Wasserstoff. Infolge der digeal Gravitation betigt die
Skalenldhe jedoch nur einige cm.

e AuRere Kruste: Da freie Neutronen in dieser Umgebung instabil sind, gibdes nur
Eisenatomkerne und Elektronen. Diese Atomkerne bildeKggtallgitter. Die Zone aus
kristallinen Eisenatomkernen setzt sich bis in eine Tiefie @twa 100 Metern fort. Dabei
steigt die mittlere Dichte etwa auf ein Tausendstel der Rigewhnlicher Atomkerne
an. Ferner nimmt der Neutronenanteil der Atomkerne zu. Bemisich neutronenreiche
Eisenisotope, die nur unter den dortigen extremeiicken stabil sind.

e Innere Kruste: Ab einer Tiefe von 100 Metern ist der Druck so hoch, gass arah f
Neutronen Bestand haben. Dort beginnt die sogenannteeikreiste, eindJbergangs-
schicht, die eine Dicke von 1 bis 2 km hat. In ihr existiererrédBghe aus schweren
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Atomkernen neben solchen aus Neutrorigs¥igkeit, wobei mit zunehmender Tiefe der
Eisenanteil von 100% auf 0% abnimmtalarend der Anteil der Neutronen entsprechend
ansteigt. Ferner steigt die mittlere Dichte auf die von Atermen und ddrber hinaus an
(Kerndichte =2.4 x 10™ g cm3).

e Kern: Im Anschluss an die innere Kruste besteht der Sikxerwiegend aus Neutronen,
die mit einem geringen Anteil von Protonen und Elektronendynamischen Gleich-
gewicht stehen. Sofern die Temperaturen hinreichend igiesiind, verhalten sich die
Neutronen dort suprdfssig und die Protonen supraleitendr Einen typischen Neutro-
nenstern liegt die zugéhige kritische Temperatur bei cé)!! Kelvin, Neutronensterne
werden also bereits sehr kurz nach ihrer Entstehung suipsél

e Zentraler Kern: In Neutronensternen mit einer Mag#iger einer Sonnenmasse erreicht
die Zentraldichte Werte jenseits von dreifacher Kerndicbie Form der Materie bei die-
sen hohen Dichten wird heute in Schwerionenbeschleunegpnobt (GSI z.B.). Nbgli-
cherweise beginnt dort eine Kernzone aus Pionen oder KaBrzediese Teilchen Boso-
nen sind und nicht dem Pauli-Prinzip unterliegetnikten sie alle den gleichen energe-
tischen Grundzustand einnehmen und damit ein sogenaBosesEinstein-Kondensat
bilden.

Eine weitere Mglichkeit ware das Vorliegen freier Quarks. Da neben Up- und Down-
Quarks auch Strange-Quarks vanken, bezeichnet man ein solches Objektalsirk-
Stern. Da Neutronensterne mit Quark-Core einghbre Dichte aufweisen und damit
kleiner sind, sollten sie rascher rotierednken als reine Neutronensterne. Ein Pulsar
mit einer Rotationsperiode unter 0,5 man bereits ein Hinweis auf die Existenz dieser
Materieform.

Struktur der Neutronensterne

Wie der Druck des entarteten Elektronengases in WeiReng@neso Rlt der Druck des ent-
arteten Neutronen— und Quarkgases in Neutronensterndardeitation das Gleichgewicht.
Im Unterschied zu WeilRen Zwergen werden jedoch die Radigresng, dass allgemein re-
lativistische Effekte der Gravitation eine Rolle spiel®ppenheimer und Volkoff haben 1939
zum ersten Male die Grundgleichungen aufgestellt. Dashiglement eines sphisch sym-
metrischen Sterns hat folgende Form

ds® = exp(2®(r)) *dt* — exp(2A(r)) dr? — r*(d6? + sin? 0 d¢?) . (8.29)

Dabei istr die radiale Koordinate und der letzte Ausdruck entsprig@md_inienelement ei-
ner Kugelschale mit Radius ®(r) ist sozusagen die relativistische Verallgemeinerung des
Newtonschen Potentials. Die Funktidr{r) beschreibt die Kimmung des 3—-Raumes. Die
stellare Materie wird durch eine totale Energiedichtsd den DruckP beschrieben. Das hy-
drostatische Gleichgewicht wird nun durch die segman—Oppenheimer-Volkoff (TOV)
Gleichung bestimmt

dp GM(r)e(P P 43P 2GM(r)\
o e (1) (1 i) (- 557) 0
M = 4nrie(P). (8.31)

dr
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Mass-Radius of Nuclear Stars
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Abbildung 8.14: Massen—Radius BeziehunigrfNeutronensternmodelle im Rahmen normaler Neutro-
nenmaterie (weiche Zustandsgleichung FPS und steife ZustandsglgiShy#) im Vergleich zu einer
Quark—Core Struktur. Stabile Neutronensterne existieren nur im Befadiehder FunktionM/ (R). Zu
fester Masse gibt es noch Unsicherheiten im Radius, bedingt durcbahenicht genau bekannten Star-
ken Wechselwirkungskite, wie etwa der sog. Bag—Konstaitém Quark—Confinement. Rein hadroni-
sche Materie (SLy4) wirkt stark abstof3end, so dass dadurch @iegr Radien entstehen. Die Existenz
einer zentralen color-superconducting Quarkphase (CFL Q Cgraneete Kurve) macht den Druck
weicher, so dass geringere Radien entstehen. Es sind aber kaum Ratéie9 km zu erwarten. Rotver-
schobene atmosphische Linien mit: = 0.35 ergeben starke Constraints an die Modelle (Cottam et al.,
Nature 420 (2002) 51).

Gravitationskafte und Druckkafte sind dabei im Gleichgewicht

o 1 dP

bl = 32
dr e+ P dr (8.32)
Die zweite Funktiom\(r) hangt mit der Massenverteilung zusammen
2GM
exp(—2A(r)) =1-— Gf“) -1, r—0. (8.33)
c°r
Ausserhalb des Neutronensterns gilt 8ehwarzschild—Metrik, r > R,,
exp(2®(r)) =1— 26M , exp(—2A(r))=1-— 26M , (8.34)

c3r c2r

die asymptotisch in die flache Minkowski—Metrilbergehte(P) beschreibt dabei eine Zu-
standsgleichunguf Neutronen— und Quarkmaterie (z.B. FPS oder SLy4). Dias#ands-
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gleichungen sind bis zur Kerndichte relativ gut bekannis@ts zweifacher Kerndichte un-
terscheiden sie sich jedoch hithtlich. Die totale Energiedichteund der Druck werden
in Einheiten von MeV fnr3 ausgedickt. Im Vergleich zum Newtonschen hydrostatischen
Gleichgewicht treten drei Korrekturterme auf: zwei Druckiektur—Terme und ein relativi-
stischer Faktor, der von der Schwarzschild—GeometridiherrZu gegebenem Zentraldruck
P(r = 0) kbnnen diese Gleichungen einfach von innen nach auRenigrtegrerden, bis

P = 0 erreicht ist. Dies bestimmt dann die Masgeund den Radius des Objektes. Durch
Variation des Zentraldruckes édhman so die Radius—Massen Beziehung (Abb. 8.14).

Wie bei Weilzen Zwergen gibt es auch hier eatiere Massengrenze- (1.6 — 2.0) M,
jenseits von der Neutronensterne nicht mehr stabil sindawfcein Schwarzes Loch kolla-
bieren (Abb. 8.14). Die genaue Grenze ist nicht bekannt,iel&thrke Wechselwirkung der
Kernkrafte noch nicht genau bekannt sind. Die Zentraldichten intfd@ensternefiberstei-
gen um ein Vielfaches die Kerndichtg = 2.4 x 10'4 g cmi3.

Erste Messungen der gravitativen Rotverschieburgjner atmospérischen Linie mit
XMM-Newton*

Moo — Ax Vs 1 1

A Voo 900(Ry) V1-2GM/R.®

deuten auf einen Wert voa = 0.35 hin. goo(r) = 1 — 2GM/rc? ist dabei die zeitliche
Komponente der Schwarzschild—Metrik. Dies entspricheéeilMasse—Radius Véittnis von

1 (8.35)

GM 0.5

R 0.5 07 0.226. (8.36)
Dies wiirde auf einen sehr kompakten Neutronstern deuten mit eRediusR,. von nur zwei
Schwarzschild—Radien (Abb. 8.14). Algliche Losungen kommen entweder ein normaler
Neutronenstern mit einer Masse von 1.7 Sonnenmassen usth &adius von 11.2 km oder
ein Color—superconductinQuarkstern mit einer Masse von 1.35 Sonnenmassen und einem
Radius von 9 km in Frage. Diese Wertérken sich allerdings durch eine genauere Berech-
nung der Zustandsgleichung von Quarkmaterie nocht ewdern.

Radiopulsare

Neutronensterne sind 1967 zum ersten Male als Radioputsadeckt worden. Heute sind
Uiber 1500 solcher Objekte katalogisiert. Rotierende Neeinsterne erscheinen nur dann
als Radiopulsare, wenn sie einékige Magnetospire tragen, deren magnetisches Moment
nicht parallel zur Rotationsachse liegt (Abb. 8.15). DialiRatrahlung der Pulsare entsteht
durch Plasma, das von der magnetischen Polregion wegiDefth die Rotation der Sterne
ergibt sich so ein Leuchtturmeffekt. Nur wenn der Strahégygt eines magnetischen Pols die
Sichtlinie eines Radioteleskopes trifft, registriertdd@nen kurzen Radiopuls. Deswegen sind
bei weitem nicht alle Pulsare sichtbar.

Durch ein genaues Vermessen der Ankunftszeiten diesez Belsgt es, die Rotationspe-
rioden der Pulsare bis auf)~!? s genau zu bestimmen. Deshalb kann auch die zeitliche
Veranderung der Periode bestimmt werden. Die Verteilung der beobachteten Peridtiist
in Abb. 8.16 dargestellt. Die meisten Pulsare haben PeariodeBereich von einer Sekunde,
das Maximum liegt bei etwa 5 Sekunden. Es ist jedoch klar hersedass noch eine weitere

4J. Cottam et al., Nature 420 (2002) 51
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Abbildung 8.15: Ein Radiopulsar ist ein schnell rotierender Neutronenstern, dessgnetia
sches Moment nicht parallel zur Rotationsachse liegt.

Klasse von Pulsaren existiert, deren Perioden sehr kudz Bies sind die sogMillisekun-
denpulsare deren Abbremsrate ungemein klein a&ikf Die ersten Pulsare dieser Art wurden
erst 1982 entdeckt (PSR 1937+21).

Ein Pulsar ist ein perfekter Rotator, dessen Energie dueshTdgheitsmoment ~
0.4 M R? und die RotationsperiodB gegeben ist

FRrot = %.792 =221 P72, (8.37)

Solche Neutronensternénen im Prinzip mit einer minimalen Periodk rotieren, die der
Zerrei3grenze entspricht

2 2rR | 2R
P. = = ~ 0. . 8.38
Ox(® e Vaar =00ms (8.38)

Dies gilt fuir M = 1.4 My und R = 10 km. Die beobachtete Abbremsung ergibt deshalb
direkt ein Malf @ir den Rotationsenergieverlust

. P P s$\3
_ 2 ~10—2 S
Eros = =471 75 =107 Lo = (P) . (8.39)
Die kiirzeste beobachtete Periode liegt bei 1.4 Millisekundes.hBute sind keine Radio-
pulsare gefunden worden, die schneller rotieren. Die beubte Radiostrahlung (sowie
Rontgen— und Gammastrahlung in einigegll€n) stellt nur einen geringen Bruchteil die-
ses Energieverlustes dar. Die meiste Energie geht in eiaamihd, der durch die rotierende
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Abbildung 8.16: Die Verteilung der Perioden und deren zeitlicher Ableituhfjir 368 Pulsare.
Die sog.,Death Line"(Hades—Linie) kennzeichnet eine Grenze, jenseits vokeilee Pulsare
gefunden worden sind. Die eingekreisten Symbole kennzeichnenr®insoppelsternsyste-
men.

Magnetosphre auf betichtliche Energien beschleunigt wird (s. Krebsnebel). deisForm
des Krebsnebelspektrums kann man ableiten, dass der Rdanitieinem Lorentzfaktor von
105 auf den Innenrand des Nebels prallt und dann Synchrotairatrg erzeugt. Die Nebel-
strahlung vorl0° L, geht auf diesen Energieverlust des zentralen Neutrormesstatick.

Rontgensterne

Es gibt viele Doppelsternsysteme, die Neutronenstern®almerstern enthalten (ganz in
Analogie zu WeilRen Zwergen)iifit der Partnerstern das Roche—\Volumen aus, so fliel3st Ma-
terie ab und bildet um den Neutronenstern ein Akkretionsigeh(Abb. 8.17).

Mit Hilfe des NASA-Rintgenteleskop Chandra hat eine Team von Astronomen die Ver
mutung besitigt, dass im dichten Zentrum von Kugelsternhaufen durgdedBegegnungen
von Einzelsternen neuedRtgen-Doppelsternsysteme entstehénrien. Diese Doppelsterne
haben damit eine andere Entstehungsgeschichte als ihneaddten aul3erhalb von Kugel-
sternhaufen.

Massen der Neutronensterne

Aus Beobachtungen an Doppelsternsystemen ist es zwarggeludie Massen der Neutronen-
sterne zu bestimmen (Abb. 8.18), jedoch nicht ihre Radiéa NIassen der Neutronensterne
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- rkm.com.au

Abbildung 8.17: Schema eines engerdRigendoppelsternsystems. Ein normaler Stern (sonnen-
artig) fullt seine Roche—Grenze aus und treibt einen feinen Plasmastrahl ituRjcthes Neu-
tronensterns. Diese Plasma besitzt Drehimpuls und bildet deshalbalinedr Roche—Riche
eine Akkretionsscheibe. Durch Reibung im Scheibenplasma bewegtisidlangsam auf spi-
ralformigen Bahnen auf den Neutronenstern (oder WeiRen ZwergerSotierarzes Loch) zu
und erhitzt sich dabei.

liegen alle im Bereich der Chandrasekhar Masse vonMIAmit einer geringen Streuung.
Diese Tatsachedngt wohl mit der Bildung der Neutronensterne im Supernkedaps zu-
sammen, ist aber im wesentlichen nicht verstanden.

8.4.3 Schwarze Ibcher

Nach der Allgemeinen Relatidtstheorie knnen nicht beliebig massereiche Neutronensterne
existieren. Eine realistische Obergreniefge bei 2M liegen. Wird auf einen Neutronen-
stern immer mehr Materie abgelagert, so muf3 er kollabiggsrbildet sich ein Schwarzes
Loch mit Radius g in Form eines Horizontes, hinter dem jede Form von Matenisclevin-

det. Die Gravitation ist in diesem Bereich so stark, dassssdPhotonen nicht entweichen
kdnnen. Das Linienelement nicht—rotierender Schwarbehkr ist allein durch die Mass¢

des Objektes bestimmt (globale Schwarzschilisting)

ds* = exp(20(r)) Adt* — exp(2A(r)) dr® — r2(d6* + sin® 0 d¢?) (8.40)
wobei nun gilt

2GM

2GM
c2r '

c2r

exp(2®(r)) =1 , exp(—2A(r)) =1 (8.41)
Photonen, die in der &he des Schwarzschild-Radils = 2G M /c? emittiert werden, errei-
chen den asymptotischen Bereich mit unendlicher Rotvegsahg. Die Sphre mit Radius

rg = Rg wird deshalb al$Horizont bezeichnet. Im Unterschied zu einem Neutronenstern
besteht ein Schwarzes Loch nur aus Feldenergie, die Magié#t keine Rolle mehr. Dies
gilt allerdings nicht mehr am Punkt= 0, wo die Krimmungstensoren divergieren, hier tre-

ten unendliche Gezeiteneffekte auf — ein Raumschiff, daslasi Zentrum eines Schwarzen
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Abbildung 8.18: Massen von Neutronensternen in Doppelsternsystemen, wobei détatmer
ein Radiopulsar (PSR) oder eirbRtgenstern (HMXB, LMXB) ist. Die besten Massen &lth
man aus Systemen, die aus 2 Neutronensternen bestehen (d@iited. IDie meisten Pulsare
haben WeiRe Zwerge (WD) als Partner.

Lochs zusteuert, wird in 8tke zerrissen. Man spricht hier von einer Singudaudies Schwar-
zen Lochs, die allerdings durch den Horizont vor den Blickémes Beobachters verdeckt
bleibt.

Alle Objekte des Universums besitzen Drehimpuls (Sonnand®en usw.), so auch ein
Schwarzes Loch. Rotierende Schwarzeher werden nicht mehr durch die Schwarzschild—
Metrik beschrieben. Rotierende SchwarzEher sind allein durch ihre Masdé; und ihren
Drehimpuls.Jy gekennzeichnet (das ist das s@jatzen—Theoren). Sie sind lbsugen der
Einsteinschen Vakuum—Gleichungen. Die allgemeingtauing ist von Roy Kerr 1963 gefun-
den worden. Sie wird akerr—L dsungbezeichnet. Das Linienelement ealttnun auch einen
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nicht-diagonalen Term
ds® = a? ?dt? — R*(d¢ — wdt)? — exp(2u,) dr? — exp(2pg) d6* . (8.42)

Die 5 Funktionem, R, w, u, und py hangen vom Radius und vom Breitenwinkeb ab,
jedoch nicht vorp (achsensymmetrischakung). Diese Funktionerdknen durch elementare
Funktionen ausgetckt werden

A = 12 —-2Mr+d? (8.43)
0> = r’+a’cos®d (8.44)
2 = (2 +a?)? - a*Asin?4. (8.45)
Es treten nur 2 freie Paramet&f anda auf. Die metrischen Funktionen lauten damit
2
peA
x
R = = sinf (8.47)
P
2aMr
p
etz — P 8.49
VA (8.49)
e = p (8.50)

(8.51)

Im asymptotischen Bereich > GM/c? erweist sichM als die Masse des Lochs (in geo-
metrischen Einheitety M /c?) unda als der spezifische Drehimpuls der Quellg;, = aM
ist dann der Gesamtdrehimpuls. Der Horizont rotiert i.d.aimer Geschwindigkeit, die klei-
ner als die Lichtgeschwindigkeit sein muflirfein nichtrotierendes Schwarzes Loch ist der
Horizontradius durch den Schwarzschild Raditissgegeben {z = 0)

GMpy M

=3km-—— (8.52)

TH:RS:Q 2 Mo
©

Neutronensterne von 1M/, haben einen Radius van 2.5 Rg, sind also bereits sehr kom-
pakt. Besitzt die kollabierende Materie Drehimpuls, s@ériuch das Loch einen Drehimpuls
und rotiert. Hier gilt fir den Horizontradiusy(ry) = 0, d.h.A(rg) = 0 und damit
GM GM\°® a2
i = A ( a ) - (8.53)
wobeia = Jy /My den spezifischen Drehimpuls darstellt fait < (GM/c) = 0.5Rgc. Fur
ein maximal rotierendes Loch, = GM /¢, betiagt der Horizontradius nur noch OBx. Es
ist interessant, den spezifischen Drehimpitsginen Millisekundenpulsar auszurechnen

— J*
- M,

R, R P,
0.5=2 Rgc—< < 0.5 Rgc. (8.54)

=04R?Q, =04
* Rgs R, P

Q4

Ein kritisch rotierender Neutronenstei,~ P,., wirde gerade.,. ~ 0.5Rsc erreichen. Dies
ist die Bedeutung der extremen KerBdung mitay = GMpy /c: hier rotiert der Horizont
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Abbildung 8.19: Meridionaler Schnitt durch ein rotierendes Schwarzes LochabDiterste Be-
grenzung ist die Ergosg@ne, dann schlief3t sich der Horizont an und im Zentrum ist die Rings-
ingularitat sichtbar, welche die Quelle der Gravitation darstellt. Die Gravitation dessdzan
Lochs wird durch einen singaiten rotierenden Massenstrom erzeugt, der allerdings hinter dem
Horizont versteckt bleibt.

kritisch, was in diesem Falle der Lichtgeschwindigkeitspmnicht. Der Horizont rotiert mit
einer Winkelgeschwindigkei i

1 a c

Qy = = - — 8.55
i =wrn) 2 GM/c rg ( )
gegetiiber den Fixsternen. Dies entspricht eiRetationsperiode Py von
27 GM/ec M
Pgp=—~0. . 8.56
R TIF T (8.56)

Diese Rotation des Horizontes ist allerdings nicht direkissiar, wie etwa bei der Sonne,
sondern kann nur indirekt, werirberhaupt, erschlossen werden.

Der Horizont eines schnell rotierenden Schwarzen Lochsastder sogErgosphare
umgeben (Abb. 8.19), die sich afmuator bis zu einem Schwarzschild-Radius erstreckt. Der
Rand der Ergosgiire ist wie folgt gegeben

rg(0) = M+ v M? —a?cos? 0. (8.57)

Ein Korper kann innerhalb der Ergosipe nicht ruhen; virde er dies tun, so&ve der Tangen-
tialvektor seiner Weltlinie raumartig, d.h. dedkper wiirde sich miUberlichtgeschwindigkeit
bewegen. Weitere Untersuchungen zeigen, dass @ipef innerhalb der Ergosphe immer
in Richtung der Drehung des Schwarzen Loches um die Drebat#sSchwarzen Lochs ro-
tieren muss (jede Form von Materie wird zur Mitrotation gemgen). Dies ist ein absolut
neues Panomen, das in der Newtonschen Physik nicht existiémherhalb der Ergosgine

5Auch die Rotation der Erde erzeugt eine Mitrotation, dieineeP&zession von GyroskopeiiHrt. Dieser Effekt
der Einsteinschen Gravitationstheorie soll mit dem StahfxperimentGravity Probe B, GPB, getestet werden,
das 2005-2006 im Orbit war. Es handelt sich hier um einesalerigrigsten Fazisionsexperimente der Physik.
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kdnnen Korper zudem negative Energie besitzen. Damit ist églith, aus dem Schwarzen
Loch Energie zu extrahieren. Physikalisch sind dazu stisi&gnetfelder notwendig.

Die Quelle der Gravitation eines rotierenden Schwarzerm&dst ein singuirer Massen—
Ring—Strom (Abb. 8.19), wo die Komponenten desilimungstensors wieder divergieren.
Dies ist in Analogie zu sehen zu einem elektrischen Ringstrder ein magnetisches Di-
polfeld erzeugt. Das ist natlich eine mathematische Singulatitin Realiait sollte dieser
Massenstromaumlich ausgedehnt sein. Einésdung dieses Problems ist bisher jedoch nicht
absehbar.

Schwarze Locher als Astronomische Objekte

Schwarze bcher sind die kompaktesten Objekte des Kosmos (Abb. 8318)bilden eine
Art Grundzustand der Gravitation. Der Nachweis der Schemmtbcher ist schwierig, da die

| Mass Spectrum Compact Objects |
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Abbildung 8.20: Astronomische Schwarzedcher (SL) sind allein durch ihre Masse und ihren
Drehimpuls (Kerr Parameter) bestimmt. Wir unterscheiden heute drei Massenbereiche: (i)
stellare SL (Mikroquasare), (ii) intermede SL, die noch hypothetisch sind, (iii) SL in Zentren
von Galaxien (Quasare, Radiogalaxien).

Oberflaiche dieser Objekte nach Definition nicht strahlen kann. Mentt deshalb nach Dop-
pelsternsystemen mit kompakten Partnern, deren Masselgiggf@nzeiir Neutronensterne
Ubersteigt. Diese Systeme zeigen i.a. schnelingerliche Rntgenstrahlung (mit Flickering
im Bereich von ms). Die besten Kandidaten sind heute Cygntls (Kat einen O Stern mit
Masse von 20 — 23/, als Partner), GX 339—4, LMC X-1 und A0620-00 (mit massearmen
Begleitern). Es handelt sich dabei jeweils spektroskopische Doppelsterrigie optische
Quelle zeigt eine Doppleramplitude in der Radialgeschigikeit vonv = vg sin i, wenns
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die Inklination zwischen der Sichtlinie und der Normalem Bahnebene darstellt. Die bei-
den Bahnen haben Radien und ay. Zusammen mitM;a; = Msyas und der Halbachse
a = ay + ay ergibt sich

a]V12
ay = m (8.58)
sowie die wahre Geschwindigkeit
2mwa
UO,I = P 1 (8.59)

mit der Bahnperiode® (typisch Tage oder Stunden). Daraus erhalten wir die bdubse
Geschwindigkeit

2ray . . 2ma Mssing

= = 8.60
v P M + M, (8.60)

Wir ersetzen num durch das 3. Keplersche Gesetz

472
PP=— " 8.61
G(M, + My) (8.61)
und erhalten daraus diassenfunktion
M3 sin®i 3p

F(My, My, sini) = —2 0 1 02 (8.62)

(My + My)? - 2nG

Haufig kann)/; aus dem Spektraltyp des optischen Begleiters abgeleiteienaindsin
aus Bedeckung abgesiht werden. Damit edit man dann eine Untergrenze an die Masse
M, des kompakten Begleiters. Im Falle von Cyg X-1 ergibt sidh ~ (10 — 15) M.
Die Massenfunktionen der massearmen Systeme betragge S&annenmassen. Im Falle von
A0620-00 ist der Partnerstern ein K-Zwerg mit 0/¢, das System hat eine Bahnperiode von
7.75 h und die Doppleramplitude batyt 450 kms—!. Damit kdnnen wir die Massenfunktion
nach der Mass@/> des kompakten Begleiters aigken

P 1 M\
My =-—1 14— 8.63
721G sindi < + M2> ( )

Da keine Bedeckungen sichtbar sind, gilk 80°, und deshalb bekommt man eine untere
Schranke an die Masse des kompakten Begleiters

M, >318My , M;=0.7M,. (8.64)

Diese Masse liegt eindeutigher der Massengrenzérfstabile Neutronensterne.

In den letzten Jahren sind inbRtgenbereich und Radiobereich neue Kandidaiestel-
lare Schwarze ticher entdeckt worden (1E 1740.7-2942, GRS 1915+105, GReb310),
die sich teilweise im Bereich des galaktischen Zentrumstefi. Die beiden letzten Quellen
sind sog. Mikro—Quasare, da sie relativistische Jets dsémedie eine Geschwindigkeit von
0.92 c zeigen. Es ist interessant, dass auch die stellatema®z-Loch Kandidaten relativi-
stische Jets haben, in Analogie zu den supermassereichera&en lbchern in elliptischen
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Galaxien. An sich entlit unsere Galaxis wahrscheinlich etwa eine Million stelt&chwarzer
Locher, nur wenige sind bis heute gefunden worden.

Neben den stellaren Schwarzeadhern vermutet man in den Zentren von Galaxien su-
permassereiche Schwarzédher mit Massen von einigen Mio. bis zu 10 Mia. Sonnenmassen
in Riesenellipsen. Die Galaxie M 87 im Zentrum des Virgo Hgudf ist der beste Kandidat
fur eine Masse von 3 Mia. Sonnenmassen (aufgrund von Bealvgght mit HST). Unser
Galaktisches Zentrum beherbergt ein Schwarzes Loch mét dliasse von 3 Millionen Son-
nenmassen.
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Abbildung 8.21: Cygnus X-1 ist der dunkle Begleiter in einem Doppelsternsystem mit einer
Bahnperiode von 5.6 Tagen. Der sichtbare Stern ist ein masser€eistern, der dunkle Be-
gleiter ein Schwarzes Loch mit einer Masse von 10 Sonnenmassen).(btaterie stomt durch

den inneren Lagrange—Punkt und bildet eine Akkretionsscheibe ardut&len Begleiter. Die
optische Strahlung wird durch den Stern dominiert. Dimfgenstrahlung entsteht durch Streu-
ung von weichen Photonen an heissen Elektronen im innersten Teil bieib8¢unten). Dieses
Gebiet ist sehr kompakt (ca. 50 Schwarzschild—Radien).
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Vertiefung
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