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- Einfache Beobachtungen | | : . | C ae L X

Sterne sind

* nicht gIeich hell

« Sind immer winzige Punkte am Himmel
-+ erscheinen immer am selben Platz zu stehen
+ sind nicht gleich am_HlmmeI verteilt

+ haben eine Ieichtunterschiedliche Farbe -

HeII|gke|t einer L|chtquelle mmmt mit dem Quadrat der Entfernung ab.
Beispiel: StraRenlaterne, Fenster. -
Lichter haben unterschiedliche Intensitaten.
Beispiel Taschenlampe, Autoschelnwerfer Kerze.

' GroRe der Lichtquelle wirkt sich auf die Leuchtkraft aus.

Korper (fest/gasformlg) verandern |hre Farbe mit der- Temperatur

\

Erklarungsansétze: , : . 3
Anaxagoras glihende Steine, Giordano Bruno —ferne Sonnen

‘Sterne sind sehr heifBe, riesige Gasballe im Weltraum, die von sich aus leuchten, sodass sie Uber i immense Entfernungen
hinweg noch gesehen werden konnen. Sie leuchten tiber extrem lange Zeitraume hinweg, wobei sie ihre Leuchtkraft aus
atomaren Prozessen beziehen. Inre Bewegung am Himmel ist wegen dieser Entfernung so gering, dass sie im Laufe eines
Menschenlebens kaum wahrnehmbar ist. Wegen ihrer ungleichférmigen Verteilung am Himmel bilden sie ein Sternsystem.
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| weit entfernte Sterne

scheinbare Parallaxen-

bewegung des nahen

2

Entfernung der Sterne — Mel3methoden
Trigonometrische Parallaxe — bis zu 30 Parsec méglich
- Wahrend der jahrlichen Bewegung der Erde um die Sonne ,wackeln® nahe o Sterns
. ! gelegene Sterne vor dem Hintergrund weit entfernter Sterne hin und her. Parallaxeniwitisl
& ! 1 Parsec ist dann jene Entfernung, in dem der Erdbahnradius unter einem (_Bjaga;?-féeeiunde) o

e Winkel von 1 Bogensekunde gesehen wird. . gedachter /

| naher Stern ﬁ) . i
Das entspricht einer Entfernung von 3,26 Lichtjahren bzw. 206265 ’
Astro e Einheiten (Erdbahnradien). y
a

1 Astron e Einheit (AE) entspricht 150 Mio. km. \ T

{ )

1 Lichtjahr ist dm, die das Licht in einem Jahr zuriicklegt. - / E

Das sind rund 9,5 Bi n km. | o

: R h - / ]
Die Entfernung des néachsten Sterns o Cen betréagt kanpp 4,3 Lichtjahre |
. bzw. gut 40 000 000 000 000 km. /

Die erste erfolgreiche Mesgung der Entfernung eines Sterns gelang m
F. W. Bessel am 9 Lj. entfernten Stern 61 Cygni im Schwan im Jahr 1838. :
J/].AU
Bewegung der Erde um die Sonne

L]







]

)»AZM Die Sterne — Allgemeine Betrachtungen — Was Sterné s.ind

Entfernung der Sterne — Mel3methoden

ZAMS (zero age main sequence)

0.4 0.8 1.6

Photometrische Parallaxe — bis zu 30.000 Parsec mdglich

Durch Angleichung der Farben-Helligkeits-Beziehung eines Sternhaufens
an die Standard-Hauptreihe lasst sich aus der Differenz der Helligkeiten —
dem Entfernungsmodul — die Entfernung riickrechnen.

Q)

Es gilt: " 5
m-M=-5+5Igd -

8 a & 0
o8 (Brd/),12 14 16 18 20

Hagen, G.L.: An Atlas of Open Cilsvde &alikrientalinglie Diagramms, Toronto 1970

Anpassung des Farben-Helligkeits-Diagramms
eines Sternhaufens an die Hauptreihe
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pd . ¢ /" .'
: 2 scheinb.  abs. Bezeichnung Name Entfernung
Helligkeiten der Sterne : : -
Helligk. Hellig. in Lj.
. 1-1,46 1,43 aCMa  Sirius 8,6
DER Magnltudensystem 2 -0,73 564 aCar  Canopus 312,0
30,27 4,13 o Cen Alpha Centauri 4.4
Die Helligkeit eines Sterns wird in sog. Magnituden bzw. GréRenklassen angegeben. Eine héhere Zahl :;0025 4;;; “BLUG :\:kt“r 257:
entspricht einer geringeren Helligkeit. Als Referenzstern wird Vega im Sternbild Lyra herangezogen. Er hat T SA‘; Cazg::la o
Mag 0. Es gibt nur sehr wenige Sterne 1. GroRRe oder heller. Mit zunehmender Mag-Zabhl steigt die Anzahl T 7 o oo 00
der Sterne exponentiell an. Die schwéachsten Sterne, die mit bloRem Auge sichtbar sind, gehoren der 6. 1= 260  acMi  Prokyon e
GroRenklasse an, ist aber abhangig vom Alter und von &auf3eren Einflissen. 9042: 504 aOri  Beteigeuze 640,0
* 10 0,5 -2,77 ot Eri Achernar 145,0
I:;'efs ituden-System wurde vom griechischen Astronom Hipparcos ( 120 v. Chr.) eingefuihrt. Es ist 110,61 542 BCen  Hadar/Agena 525,0
ein log ches System, wobei gilt, dass ein Stern 1. GroRenklasse 100 mal heller als ein solcher 5. 120,76 221  aAgl  Altair 16,7
GroRe ist. Dies entspricht dem naturlichen Empfinden. 130,77 417  aCru Acrux 320,0
‘ 14 0,87 var -0,64 aTau Aldebaran 65,0
Es muss zwisch inbarer und absoluter Helligkeit unterschieden werden. Die Helligkeit eines Sterns e =50 NG NI Sl 262,0
hangt ua. von seiner Entfernung ab. Die scheinbare Helligkeit ist jene, wie er uns am Himmel erscheint. -+ - 2040
o . , L] o o 0 q o 17 1,16 1,07 B Gem Pollux 33,0
Um die Helligkeiten von Sternen vergleichen zu konnen, muss der Wert der scheinbaren Helligkeit T — 21
korrigiert werden. Mit dem Entfernungsmodul wird berechnet, welche Helligkeit ein Stern in einer 15 1'25 _3'91 T 352'0
Entfernung von 10 Parsec haben wirde. Diese wird dann als die absolute Helligkeit bezeichnet. = 847 acCyg  Deneb P
. 211,36 0,52 aleo  Regulus 78,0
.’, 22 1,5 -4,10 eCMa  Adhara 430,0
23 1,58 0,59 aGem  Castor 52,0
- 24 1,59 0,52 ¥y Cru Gacrux 88,0
» 25 1,62 -5,05 A Sco Shaula 700,0

Liste der 25 hellsten Sterne

o
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Sichtbare Sterne
| e
| it blofR3en Auge sind in einer klaren Nacht weitab storender Lichtquellen etwa 3000 bis 6000 Sterne zu erkennen.
t!‘mgere Augen mit einer besseren Dunkeladaption sind dabei von Vorteil.

in Teleskop hat den Vorteil einer lichtsammelnden Flache. Die Anzahl der sichtbaren Sterne steigt mit dem Quadrat
Offnung. Ein handelsiiblicher Feldstecher mit 50 mm Offnung zeigt bereits Sterne bis zur 10. GroRenklasse.

Einfuhrung von Detektoren, die die Lichtquanten Uber langere ZeitrAume sammeln kdnnen, zB. Fotoplatten,
a. konnen Sterne bis zu einer Grenzhelligkeit, die sie nur noch knapi Ub$r der Helligkeit des Himmelshinter-

& ﬂd eben, erfasst werden.
&

Hyden im Stier: Ml’ IoBlém Auge gesehen — durch einen Feldstecher betrachtet — auf einem Foto abgelichtet.

~
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Systematische Zahlungen

Die Anzahl der Sterne abschatzen zu kdnnen, ist ein schwieriges Unterfangen. Abhangig von der GréRe der Optik sind

in unterschiedlichen Regionen mehr oder weniger Sterne sichtbar. Eichfelder in unterschiedlichen galaktischen Breiten
ienen einer groben Abschatzung. Eine vollstandige Erfassung aller Sterne ist nur bis zu bestimmten Helligkeiten

moglich. So wurden beispielsweise im Katalog der Bonner Durchmusterung mit seinem Pendant Cordoba

Durchmusterung fur den Stdhimmel etwa 1 Million Sterne bis zur 16. Gr6R3e erfasst.

Die Auswertung photografischer Aufnahmen, zB POSS, SDSS etc., reicht wesentlich weiter und mit dem modernen

Gaia-Astrometriesatelliten konnten bislang 1,8 Mrd. Objekte bis zur 21. Gro3e hochprazise erfasst werden.

Himmelsglobus '

Oschin-Schmidt-Teleskop auf Mount Palomar Astrometriesatellit Gaia

N (m)
0° bis 20°
0,013
0,107
0,832
6,18
43,0
275
1550
7310
28200

N(m)
40° bis 90°
0,0053
0,044
0,337
2 ol
13,8
67,8
267
548
2140
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lische Eigenschaften — Temperatur und Farbe

ektralklassen
A, F G, K, M sowie weitere spezielle Klassen (C, S, W,D, L, Y, T, Q)

Temperaturangabe ist immer Oberflachentemperatur gemeint.
peratur im Zentrum ist um ein Vielfaches héher und kann etliche

m Charakteristik Beispielsterne
5 . ntaka (8 Ori),
ionisiertes Helium (He 11) >18
Naos (I Pup)
neutrales Helium (He ), z -
2 1000030000 5 Rigel, Spica, Achernar [
Balmer-Serie Wasserstoff
WasserStOff CaIC|um (Ca ” -- Wega Slnus Altalr
Calcium (Ca I1), Auftreten Prokyon, Canopus,
weil-gelb 6000—7500
von Metallen Polarstern
Calcium (Ca Il), Eisen und Tau Ceti, Sonne,
53006000 1
andere Metalle oL Centauri A
starke Metalllinien, spater Arcturus, Aldebaran,
2 orange 3900-5300 0,7 i X i
Titan(1V)-oxid € Eridani, Albireo A

-

Beteigeuze, Antares,
Titanoxid ran 23003900 : 2
Proxima Centauri

Leuchtkraft (in Einheiten der Sonnenleuchtkraft)

10?

10°

102

10"

10°

107"

60M.

Sonne
4

30M,

¢ Sonne

. B Centauri
Spica

L r\bnn:rhum" 10M
4

Sonne
107 Jahre

HAUP

Lebensdauer
10® Jahre

Sirius B *

Sterne auf jeder dieser
Diagonalen haben dieselbe
Masse. Beachten Sie, dass
diese Radien im HR-Diagramm
von unten links nach oben
rechts anwachsen.

Bellatrix
e

Lebensdauer
107 Jahre

Lebensdauer
(
10"° Jahre

O B

30 000
<«— ansteigende Temperatur

10 000
Oberflachentemperatur (K)

Lebensdauer
10" Jahre

6000

Beteigeuze

7 Antares

y9
. Lacaille 9352
! O'3M50vmc
W Gliese 725 A
® Gliese 725 B
Barnards Stern #, 0,1V
* Ross 128

Wolf 359

-
Proxima Centauri®
DX Cancri *

Y

3000
fallende Temperatur —»

L 10

L5

|
o

|
+
]

L 410

L5

(uspnyubeyy) y1exbileH enjosqe
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Main Sequence Stars

Physik.alische Eigenschaften - Leuchtkraft
-%bhéingig von GrolRe und Temperatur

Oberflache x Temperatur) Spectial Type. O ® . j iy .
Temperature: 40 000K 20 000K 8500K 6500K  BT00K 4500K
L=4n+«+R?.c T4 Radius (Sun=1): 10 5 17 13 10 08
Mass (Sun=1}: 50 10 20 15 1.0 07
A Luminosity (Sun=1): 100 000 1000 20 4 10 02
] ) )’ tkra_ftklassen Lifetime (millionyrs): 10 100 1000 3000 10000 50 000
' — Uberriesen Abundance: 0.00001%  01% 0.7% 2% 35% 8%

o
=
E
=
=
o~
=
=
==
=]
E
o
&l
(=]
i=]

Giant Stars White Dwarfs
] Lowhimass stars near Dwing remnant of an
rge (Hauptreihensterne) the end of their lives. imploded star
rzwerge Spectral Type: Mainly G, K or M Spectral Type: D
i Ternperature: 3000 1010 000K Ternperature: Under 80 000K
| Radius (Sun=1): 101050 Radius (Sun=1): Under 0.01
. Mass (Sun=1): 1106 Mass (Sun=1): Under 1.4
« Stephan Boltz Lurninosity (Sun=1): 5010 1000  Luminosity (Sun=1): Under 0.01
Wien‘SChe VerSChi Lifetime {million vrs): 1000 Lifetime {million yrs): -
Abundance: 042 Abundance: 524
. M Leuch hung
asse — Leucht iehung

L~ M3> -
(gilt streng genom ur Hauptreihensterne bis zur Spektralklasse A) g Blauer Stern g Roter Stern
= (=
[} ()
. a = 12,000 K < 3000 K
1 + I L 1 L
500 1000 1500 2000 500 1000 1500 2000
Wellenlange (nm) Wellenlange (nm)
. ".. ; 3 5 '. 3
- . .
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i - O ﬂ au ptre| he) ® 4 Lebensdauer’ O Antares I
S 1 10™ |— 107 Jahre e =5
; 311 (10 ... 100 Mio. J) _
= = So,
ahre alt werden ®10% | i
X E
as Alter zu 5 =
- 9 5 Lelgensdauer - o
auer Billio 2107 |— 10% ahre Lo &
~ S o
: < b T &
= x L
1
: o R
o) Letg)ensdauer I “'3;
. © 107 Jahre
: c 10% |- L5 3
. S =
: 2 L5
. S10'H— Lehensdauer Q
s L 5 10" Jahre 2.
C —
= Sirius B - g_
. 20 E
% t‘t('—é 10 2 lle;e";,ZS B _*103
£ =3 E Lelln:ansdauer Sonne
L 10" Jahre
. (& - 3
S 10-3— olf 359
0] B
v -l 5
5 Sterne auf jeder dieser L
. -4|  Diagonalen haben dieselbe
3 107 [—Masse. Beachten Sie, dass - i - +15
2. 31 diese Radien im HR-Diagramm
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s 0
ox 30 000 10 000 6000 3000
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Physikalische Eigenschaften — weitere Zustandsgrofzen
{

. ruck — Druck, Dichte und Temperatur sind voneinander abhangige GroéRen (p o p*T). Sie bestimmenden die Fusionsrate und somit fur die
trahlungsleistung eines (Hauptreihen-)Sterns.

pazitat — Durchlassigkeit der Sternmaterie beeinflusst den Transport der Strahlungsenergie. Abhangig von Dichte und chemischer
ammensetzung benotigt die Strahlungsenergie bis zu mehreren hunderttausend Jahren, um vom Kern bis an

ternoberflache zu dringen.

tfelder — durch konvektive Stromungen gelandener Teilchen, Messung durch Analyse von Spektrallinien (Polarisation, Zeemann-Effekt),
rk in Neutronensternen, besonders in Magnetaren. -

- Dichteverteilung der Sonne
] S Y N S

p/ g/cm?

=)

(=]

| | [S[E|
[TTTTTRETTT TRl |
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Physikalische Eigenschaften — Instabile Phasen

Im Laufe ihrer Entwicklung durchlaufen Sterne Phasen, in denen ihre Energieproduktion aufgrund geénderter physikalischer Bedingungen (zB Wechsel in
der Effektivitat von Proton-Proton-Reaktion gegeniiber CNO-Reaktion, Anreicherung bestimmter Elemente, ud) oder anderen Umstanden (zB UberflieRen

von Masse von einem Stern auf einen anderen in engen Doppelsternsystemen) anders ablaufen kann. Solche Umstellungen kdnnen sich in mehr oder
weniger regelmafligen Schwingungen der ZustandsgréfRen Dichte, Radius, Temperatur, die sich in einer Anderung ihrer Helligkeit manifestieren,
bemerkbar machen. Grundsatzlich werden solche Veranderungen im Verhalten von Sternen in zwei Klassen eingeteilt. Man spricht von

* Pulsierenden Sternen (periodisch oder halbperiodisch Veranderliche) — die Helligkeitsanderung resultiert aus einem Pulsieren des Sterns odervon
» Eruptiv veranderlichen Sternen, wenn diese Anderung einer oder mehrerer Zustandsgréf3en einmalig oder unregelmafig erfolgt.

Es gibt vi rarten von Veréanderlichen Sternen, deren wichtigste Vertre! prototypisch und namensgebend fur diese Klasse von Veréanderlichen
stehen. ZB ae-, W-Virginis-, UV-Ceti-Sterne, usw. \ "

ie wichtigsten Arten Veranderlicher Sterne;

Die folgende Tabel

* Pulsierende Verénderlicbe:

* RR-Lyrae-Sterne
+ Cepheiden Lichtkurve eines

* Mirasterne BN ichtschwach 5-Ceplililfien
+ HalbregelméRige und RV-Tauri-Sterne 2 i 6 8

. o 4 Tage
+ Eruptive Veranderliche - el "
. grolte einste rofite
O Zwergnovaé (U-Gemlnorum-sternE) Ausdehnung Ausdehnung Ausgdehnung

* Novae .
* Supernovae . ® ..

g R-Coronae-BOI’eaﬁS-Steme Expansion Kontraktion Expansion Kontraktion

scheinb are Hellig keit

-
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enschaften — Innerer Aufbau und Rotation

erns hangt von seiner Masse und seinem Alter ab.

hohen Temperaturen (10 Mio ~ < 200 Mio K) finden Fusionsprozesse statt.

eichsweise geringes Volumen ein.

— massereiche Sterne haben einen komplexeren Aufbau. Sie weisen mehrere

‘ Convective \
Zone

Radiative
Zone

{Nuclear Fuslon)

hr unterschiedlich sei
urspr(]ngli@n ronenste ein Vielt
betragen.

3

Peaps B2
Innerer Aufbau der Sonne als Beispiel fur n uptreihensteg'l

b
Schematischer Aufbau von Strahlungs’und

Vergleich Sonne . M>1.5 Konvektionszonen firr Sterne unterschiedlicher Massen

.
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Chemische Eigenschaften

Chemische Zusammensetzung — Sterne bestehen zum Uberwiegenden Teil aus Wasserstoff und Helium mit einem kleinen Anteil
an schwereren Elementen (<0,1 %). Dabei verringert sich der Anteil schwerer Elemente mit zunehmender Massezahl.

Metallizitat — ist eine Kenngro3e fur den Anteil schwerer Elemente (,Metalle“ — alle Elemente schwerer als H oder He). Sterne der
Population | (zB Sonne) haben eine viel hthere Metallizitat, als solche der Population Il (altere Sterne).

Sternflecken, Kohlenstoffsterne — Manche Sterne weisen signifikante hdhere Anteile bestimmter Elemente, zB. Kohlenstoff (C)
oder Chrom in ihren Atmosphéaren auf. :
Kreislauf der Elemente — Die schweren Elemente werden in Sternen bzw. wurden in Sternen vergangener Generationen ,erbriitet*
‘uk ynthese) und werden bei Supernovaausbriichen odwh Sternwinde an das interstellare Medium abgegeben. Spater

[ eist einen‘Anteil an diesen schweren Elementen.

‘Urknall __ Sterbende Explodierende Kunstliche Synthese

3323505a: & Massearme Massereiche keine stabilen Isotope
Sterne Sterne

Spaltung Kollision Explodierende
Kosmische == Neutronen- WeiBe Zwerge
Strahlung " sterne

Periodensystem der Elemente
nach ihrem Entstehungsort
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Spektrum
Arten von Spektren

Kontinuierliches Spektrum
e  Fraunhofer und Bunsen N

Festkorper, Sterne (Innenbereich)

Ein Spektrum ist die Summe einer Vielzahl von Spektrallinien.
Emissionslinien entstehen beim Ubergang von Elektronen in Atomen
oder Molekilen von einem angeregten Zustand zu einem tieferen
Energieniveau. Die Wellenlange entspricht der Differenz der Niveaus.
Bei Absorptionslinien verhalt es sich umgekehrt. o
Die Lage einer Spektrallinie (Wellenlange) ist charakteristisch fir ein
~ bestimmtes Elemente. Die Form der Spektrallinie (H6he, Breite,

I‘sverteilung) erlaubt Riuckschliusse auf die physikalischen
e

Emissionslinienspektrum
heil3e Gase (zB interstellare|Gasnebel)

. > ‘

Absorptionslinien (zB Gase in Atmospharen)

G heiten des emittierenden Korpers/Gases.

Non-radiative
transition

hjili |

I
30 450 550 650 750

400 - 500 o 600 o 700

wu uj usbuejuajam

Thermisch Rotation

Ground State

Diskrete Ubergange  Linienprofil bei thermmischer Fraunhofer‘sche Linien im Sonnenspektrum
bzw. Rotationsverbreiterung

-
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Spektrum — Sternspektren und Charakteristika

Wenige stark verbreiterte Linien,
ionisiertes Helium (He Il)

Wasserstofflinien (Balmer-Serie) und
neutrales Helium (H 1) dominieren

Sehr prominente Wasserstofflinien

und Calt‘ Linien

Wassersto d Calcium Il — Linien

Auftreten von Mﬁ

Calcium Il, Eisen und an reyletalle
-

Starke Metalllinien, bei spateren
Sternen (K 8, 9) Titan IV- -Oxid

Viele sehr schmale Metalllinien,
Auftreten von Molekilbanden

Typische Spektren flr Sterne der Spektralklassen O ... M
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Wie Sterne funktionieren — Energiehaushalt

Die Sonne scheint offenbar seit vielen Mrd. Jahren. Weder chem. Prozesse noch Schwerkraftkontraktion kénnen den Energieausstol$ Giber solch
lange Zeitraume erklaren. Erst Einsteins Entdeckung, dass in der Masse selbst eine ungeheure Energiemenge steckt (E = m c2), zeigte, dass die
Sonne genug Energie fur weitere Mrd. Jahre hat.

In Sternen wird die Energie durch Kernfusion erzeugt. Dazu werden sehr hohe Temperaturen von mehreren Mio Grad benétigt. Solche Bedin-
gungen existieren nur in den Kernen, die durch die Schwerkraft der duf3eren Schichten so stark kontrahiert und damit erhitzt werden, um die
Fusionsprozesse in Gang zu halten. Die erzeugte Energie stabilisiert gleichzeitig den Stern solange ausreichend Brennstoff vorhanden ist.

Es existieren zwei Gleichgewichtsmechanismen zur Stabilisierung der Sterne:
1. Gravitationsgleichgewicht (hydrostatisches Gleichgewicht) — Druck des aufgeheizten Gases gleicht die Gravitation aus
2. Energiegleichgewicht — Die erzeugte Fusionsenergie wird an der Steinoberfléche zur Ganze abgestrahlt

t

e mit hoherer Masse haben dichtere und heil3ere Kerne und somit

| Erergle dhedurch e Aslonim eine hohere Fusionsrate. Sie besitzen aber auch eine grolRere Oberflache,
i T e um die enormen Energiemengen abstrahlen zu konnen. Masse, Leucht-

kraft und Temperatur sind voneinander abhangige GréRRen und folgen

nichtlinearen Beziehungen. Aus diesem Grund verbrauchen massereiche
Sterne ihren Brennstoff unverhaltnismaRig schneller als solche mit geringer
Masse. Die Verweildauer auf der Hauptreihe (stabile Phase) eines O-Sterns
betragt nur einige Millionen Jahre, wahrend rote Zwerge bis zu hundert

Milliarden Jahre alt werden kénnen.

Gravitationsgleichgewicht in der Sonne Energiegleichgewicht in der Sonne S

: i Durch die Fusionsreaktionen sinkt die Anzahl der freien Teilchen mit der
“im Sonnen- Zeit. Das bewirkt ein allmahliches Schrumpfen des Kerns, einhergehend mit

inneren am

hochsten, wo /on einer Erhéhung der Temperatur und somit der Fusionsrate, wodurch der

das Gewicht der

dartberliegenden Druck so erhoht wird, dass er die Gravitation ausgleichen kann.

Schichten am hochsten ist

. 9/;0”J;g‘bzf;?/’j’};j;sl}(;?;‘l'glﬂt’ aus, de von Die Sonne verbraucht pro Sekunde ca. 4 Mio t ihrer Masse. Seit ihrer Ent-
stehung vor 4,5 Mrd. Jahren ist ihre Leuchtkraft um etwa 30 % gestiegen.
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Wie Sterne funktionieren — Energiequellen

Sterne bestehen hauptsachlich aus Wasserstoff und etwas Helium. Als Energiequelle kommt die Kernfusion dieser Elemente in Frage. Der
hochste Energiegewinn wird durch die Fusion von 4 Wasserstoffkernen (Protonen) zu einem Heliumatom erreicht. Der haufigste Prozess ist der
sogen. Proton-Proton-Zyklus. Er dominiert bei Sternen geringer Masse und startet bereits ab etwa 4 Mio K. Ein weiterer Reaktionsprozess bei
Sternen mit héheren Massen und hoheren Kerntemperaturen (> 15 Mio K) ist der Bethe-Weizsacker-Zyklus (CNO-Prozess), bei dem ebenfalls

4 Protonen zu einem Heliumkern verschmelzen. . _ 4
Neben primordial vorhandenem Kohlenstoff stammt der fiir den CNO-Zyklus

H® @ HE @+ b U o notige Kohlenstoff aus einem weiteren Fusionsprozess, dem 3 Alpha-Prozess.
\*.'/ \g/ '\,/,,‘QJ sl Hierbei werden bei entsprechend hohen Temperaturen (> 100 Mio. K) und
"1‘\* O/l\‘v P o \: 3 genugend Helium-Kernen (Alpha-Teilchen) aus 3 Heliumatomen ein
vl  HO @ i T’.“” . Kohlenstoff 12-Atom fusioniert.
\/ \/ %" CNO-Zyklus : . , : )
g ., } vl Di rozess wird als Helium-Brennen bezeichnet. Heliumbrennen kann auch
| Q,;“O N ¥ oD in Sternen geringerer Masse stattfinden, wenn der Vorrat an Wasserstoff zur
He o = Y>'\ 47'(. * Nei eht und die Gravitation tiberwiegt. Dabei wird der Kern so weit
'/ H v %prlmiert und aufgeheizt, dass gentigend Hitze fiir den Prozess vorhanden
H./J 2 ist (Helium-Blitz). sl
. # Neutro Gammastrahlung Y ’ “4He ( 4HE“

b ,He‘ y 3 ' @ Positron Neutrino V \*/ 3 /

e e 8. > v &
Massereiche Sterne kénnen weitere Elemente fiir Fusionsreaktionen - uca“
nutzen. Die dabei erzeugten Energiemengen reduzieren sich mit - ® Froton

#® neutron Gammastrahlung ¥

zunehmender Nukleonenzahl und enden bei der Synthese von Eisen.
Da die erforderlichen Kerntemperaturen ebenfalls steigen (zB Sauer-
stofforennen ab 1,4 Mrd. K), resultiert daraus ein sogenanntes Schalen-
brennen. Emhergehend damit sind kiirzer werdende instabile Phasen Wasserstofforennen = Heliumbrennen

und eine ansteigende Anderung des Volumens (Rote-Riesen-Phase). = Kohlenstoffbrennen = Neonbrennen
= Sauerstoffbrennen = Siliziumbrennen

— - - — — v v - o . >
-

3 Alpha-Prozess
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Die Entwicklung der Sterne — Entstehung von Sternen

Sterne werden aus dem interstellaren Medium, das hauptsachlich aus Wasserstoffgas in Spiralgalaxien vorkommt, gebildet. Wasserstoff in den
Formen neutralen, atomaren Wasserstoffs (H 1), ionisiertem (H Il) oder molekularem Wasserstoff (H2) befindet sich zusammen mit Spuren von
eren Elementen (D, He, C, O, Li, ...) innerhalb einer meist diinnen Schicht in der galaktischen Ebene. Es bildet dort wolkenartige Strukturen.

a
Sgne bilden sich ausschlieRlich in sehr kalten (10...30 K) und sehr dichten Wolken aus molekularem Wasserstoff. Diese Wolken befinden sich in
itun kinematischen Gleichgewicht (Virialsatz: 2 Ek = -Ep).

1 Verletzung dieses Gleichgewichts durch dulRere Trigger (zB. Schockwellen aus SN-Explosionen, Durchlaufen einer Dichtewelle, Begegnung
ren Sternen oder gravitativer Einfluss benachbarter Galaxien) kénnen turbulente, lokale Dichtemaxima entstehen, die unter dem

er Eigengravitation zu kontrahieren beginnen und in Bereiche erhéhter Dichte (kompakte Dunkelwolken, Bok-Globulen) zerfallen.
nkerne und bilden Pristellare Kerne, aus denen die Sterne
mehreren Hundert bis zu einigen Tausend Sternen und sind —
iralgalaxien konzentriert.

vorgehen. Sterne entstehen in der Regel immer in Ha
rer Entstehungsgeschichte —immer in den Scheiben
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Die EntW|ckIung der Sterne Entstehung von Sternen

Die Drehimpulserhaltung sorgt dafiir, dass die Rotationsgeschwindigkeit der zerfallenden Wolken-
kerne mit zunehmender Kontraktion erh6ht wird und sich scheibenformige Protosterne bilden. Die
Zentren dieser Akkretionsscheiben werden durch den steigenden Druck bis auf etwa 3000° K erhitzt.

Der einsetzende Strahlungsdruck verhindert die weitere Akkretion von Material aus der
umgebenden Wolke und sorgt dafiir, dass die neu entstandenen Sterne bzw. Sternhaufen frei gelegt
werden. Aus diesem Grund kénnen keine Sterne mit héheren Massen als etwa 150 Sonnenmassen
entstehen.

Wahrend dieser Entwmklungsphase besteht ein massearmer Protostern aus einer voll konvektiven
Gaskugel die im Verlauf von wenigen Millionen Jahren schrumpft u it an Leuchtkraft einbGiRt.
Protosterne verfolgen ein etwas anderen, viel schneller icklungsweg. Diese

gut in einem HRD nachverfolgen.

Der steig uck erhitzt die Zentren dieser Protosterne soweit, das Temperaturen von knapp

4 Mio K Kernrea in Form von Wasserstofffusion starten kon

Mit dem Erreiche ptreihe ist die protostellare Entwicklung abgeschlossen und geht in einen
Gleichgewichtszustand mt't ﬂer Energieerzeugung tGber (Alter 0).

Entwickelte Akkretionsscheibe
um einen jungen T-Tauri-Stern

Akkretionsscheibe mit bipolarem
Jet (Herbig-Haro-Objekt 111)

Entwicklungswege von Protosternen von 0,1 - 6 Ms)

i

02
0.1
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Die Entwicklung der Sterne — Entwicklung der Sterne

Die Entwicklung eines Sterns hangt primar von seiner Anfangsmasse ab und verlauft bl Roter Rissenstern
auBerst unterschiedlich. : ~

Expangiy,,
Sehr massearme Sterne (Rote Zwerge mit 0,08 Ms bis 0,7 Ms) reichern wahrend des
\Wasserstoff-Brennens Helium im Kern an und beenden ihr Hauptreihenstadium sobald
der Wasserstoff-Vorrat zu Ende geht. Dabei verbrauchen sie bis zu 99% des urspriing- Gaswolke
lichen Vorrats. Da sie nicht die erforderliche Dichte und Temperatur erreichen, um das
HeIiurP-Brennen zu zunden, enden sie als WeilRe Zwerge mit einem Helium-Kern.

Sterne mit Massen zwischen 0,7 und 2,3 Sonnenmassen weisen einen komplizierteren
Entwicklungsweg auf. Wahrend sich im Kern Helium ansammelt, ver ich das .

Weiller Zwerg

rs rennen zunehmend in eine Schale um den Kern. Dadur: en die
auBer en aufgeheizt und der Stern dehnt sich aus. Damit kann auch mehr
Energie groRere Oberfliche abgegeben werden und die dulRere Hiille wird Hevenensien AL
kiihler (Rote-Ries hase). Da im Inneren aber noch die Gravitation irkt, ‘
schrumpft der (Fﬁern. Sind die erforderlichen Temperaturer&iie Helium- . e
fusion erreicht, ko tere Energien freigesetzt werden und héhere Elemente

fusioniert werden. Der S chlauft auch instabile Phasen (als RR-Lyrae-Stern) und
stolt schlieRlich seine Hille se bildet einen planetarischen Nebel. Der Reststern
endet ebenfalls als WeiRer Zwerg, allerdings mit einem Kohlenstoff-Sauerstoffkern.

Noch massereichere Stern
Schalenbrennen, entart

‘y’i

b o

2,4 bis 8 Ms) oder dariiber entwickeln sich dhnlich, die Prozesse sind aber weitaus komplexer (konvektiver Kern,
aterie, ...) und laufen wesentlich schneller ab. In solchen massereichen Sternen werden schwerere Elemente in
Schalenschichten fusi rt wahrend sich im Kern vorwiegend Eisen anreichert, das nicht mehr fiir Fusion zur Verfigung steht. Wenn ihr
Brennstoffvorrat erschopft ist, konnen sie ihrer Eigengravitation nicht mehr standhalten. Die dufReren Schichten stiirzen dann schlagartig in den
Kernbereich, wodurch enorme Energie‘mengen — teils Gber Neutrinoemission — freigesetzt werden und die Hiille explosionsartig abgestolSen
wird (Supernova Tyr., Ib, Ic). Die restliche Masse implodiert formlich, wobei ungeheure Dichten erreicht werden. Je nach urspriinglicher Masse

bleiben ein Neutronenstern oder ein Schwarzes Loch ubrig.
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Die Entwicklung der Sterne — Entwicklung der Sterne

Neutronensterne sind die hochverdichteten Kerne ehemals massereicher Sterne von
mehr als 8 Sonnenmassen und bestehen fast zur Ganze aus Neutronen. Diese Kerne
wurden bei einer Supernovaexplosion frei gelegt, wahrend die auReren Schichten des
Sterns abgestolRen wurden. Im Kern waren die Fusionsprodukte Eisen, Nickel und Kobalt
angesammelt und auf Grund der enormen Gravitationskraft im Zuge des Sternkollapses
so stark komprimiert, dass die Elektronen mit den Protonen der Atomkerne
verschmelzen konnten und somit ein Neutronengas entstand, in dem die Atomkerne
sozusagen ineinander geschoben wurden. Die Dichte erreicht im Schnitt etwa 4x10%/
Kilogramm pro m3. "

Die Mas ines Neutronensterns betragt nur noch 1,4 bis 1,8 Sonne en und die
GroRe r sich auf wenige Kilometer (10~15 km). Wegen der Drehimpulserhaltung : :
rotieren bilde enorm rasch, bis zu mehr als 700 Umdrehungen Sekunde . &~ ﬂ
konnten beobac werden.

Die duRere Krust in kristallines Gemisch aus Nukleonen und Elektronen sein,
reicht jedoch kaum tiefer alst;:wa 10 m. Der dulSere Kernbereich besteht aus

supraleitenden Neutrongm und im Kern konnte ein Quark-Gluonen-Plasma sein. Pulsar inIREENER ol Messier 1

Sie besitzen aulRerdem ein extrem starkes Magnetfeld. Wenn die Symmetrieachse seines
Magnetfelds von der Rotationsachse abweicht, sendet er Synchrotronstrahlung entlang
der Dipolachse aus, die als Radiosignal empfangen werden kann (Pulsar).

Aus Sternen mit noch héheren Massen (> 50 Ms) entstehen (stellare) Schwarze Lécher. v
Deren Gravitationspotenzial ist so stark, dass auch die entartete Materie des Reststerns .
nicht mehr stand halten kann._WgIchen Zustgnc_l diese Materie einnimmt ist Gegenstand Supermassives Schwarzes Loch im |
aktueller Forschung. Das Gravitationspotenzial ist so extrem, dass es die Raumzeit derart
verandert, dass selbst Lichtquanten nicht mehr entkommen kénnen.

-

Zentrum der Galaxie Messier 87

o
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