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» Diese Abhandlung widme ich meiner Freundin Julia Ibgosch! Sie ist ein ganz
besonderer und einmaliger Stern!*



1.0 Einleitung

An der gesamten Himmelskugel konnen mit bloRem Awugel 6.000 Sterne gesehen werden. Von
jeder Halbkugel etwa 3.000 Sterne. Grundsatzlicinkalgendes Uber die Sterne gesagt werden:

Sterne sind helle Objekte und erscheinen aufgrimdrigrof3en Entfernung selbst in
Teleskopen noch punktformig.

Sterne sind selbstleuchtend, produzieren das vmnihusgestrahlte Licht selbst.

Sterne mussen eine relativ groRe Masse haben, @mgiErdurch Kernfusion zu erzeugen
und Zentren von Planetensystemen zu sein.

Sterne mussen relativ leuchtkraftig sein, um aufdrihrer grof3en Entfernungen noch
sichtbar fur das blof3e Auge zu sein.

Die Sonne ist ein Stern, mit der Besonderheit ilnedativ groRen Nahe zur Erde und der
damit verbundenen Mdéglichkeit Details an diesenhinimehr punktférmig erscheinenden
Stern zu studieren.

Im Prinzip ist ein Stern eine Gaskugel im hydrastdien Gleichgewicht. Aufgrund der Gravitation
wirde diese Gaskugel kollabieren. Die entgegenwike Zentrifugalkraft aufgrund der
Sternrotation ist viel zu schwach, um der Grawtagntgegenzuwirken. Vielmehr wirken der durch
die kinetische Energie der Gasteilchen erzeugtedli@ek und der in den Sternen vorherrschende
Strahlungsdruck der Gravitation entgegen. Da dern8taterie, hauptséachlich ein Plasma aus
Wasserstoffkernen, Heliumkernen und Elektronengiméaicht wie eine Flissigkeit beschrieben
werden kann und alle gegensatzlich wirkenden KrifteGleichgewicht sind, wird von einem
hydrostatischen Gleichgewicht gesprochen. Die Teatpeist ein Mal3 fur die kinetische Energie
der Gasteilchen. Je hoher die kinetische EnergieGasteilchen, desto hoher ist die Temperatur.
Energiequelle fur die kinetische Energie der Gadten und der in den Sternen erzeugten Strahlung
ist die Kernfusion.

Der Energietransport erfolgt durch Konvektion ungath Strahlung. Konvektion bezeichnet den
Vorgang, bei dem heil3e Gasmassen nach oben steigkrkihlere wieder nach unten sinken.
Dieser Vorgang kann mit kochendem Wasser in eineohtopf Uber der Herdplatte verglichen
werden. Beim Strahlungstransport werden energieeeiehotonen, welche bei der Kernfusion
erzeugt werden, absorbiert und reemittiert. In &arnen gibt es in Abhangigkeit von der
Zusammensetzung und dem Zustand der Materie Bereicit Konvektion und welche mit

Strahlungstransport.

Ein Stern entsteht durch den Kollaps einer kalteas$#rstoffwolke. Wenn nach mehreren
Zwischenstufen ein Kern mit mindestens 0,075 Som@esen entstanden ist, bewirkt der
Gravitationsdruck eine Temperatur von etwa 10 Bhién Kelvin. Diese Temperatur ermdglicht die
Kernfusion von Wasserstoff zu Helium, der reguléeergieerzeugung in einem Stern. Mit dem
Ende der Wasserstoff-Fusion im Kern des Sterng aath die Endphase in seiner Entwicklung ein.
In Abhéngigkeit von seiner Masse endet ein Stermwester als Weil3er Zwerg, Neutronenstern
(Pulsar) oder stellares Schwarzes Loch. Auf diessvieklungen wird in dieser Abhandlung dann
im Einzelnen eingegangen.

Fur die Beschreibung der Zustandsgréf3en der S{@iasse, Radius, Leuchtkraft) wird oft die
Sonne als Malistab verwendet. So werden zum BedigidVlassen, Radien und Leuchtkrafte von
Sternen in Sonnenmassen@y,l Sonnenradien (B)rund Sonnenleuchtkrafte@rangegeben.

Mog 1,981030kg
Rof 695.900 km
LoF 3.82610°°w



Zwischen den ZustandsgrolR3en bestehen Beziehungeinamder. So gibt es z.B. die Masse-
Leuchtkraft-Beziehung oder die Masse-Radien-BezighWeitere Grof3en sind der Spektraltyp der
Sterne und ihre Leuchtkraftklassen. Sterne werdeachn ihrer Farbe bzw. ihrer
Oberflachentemperatur und dem Aussehen ihres $e&tin Spektralklassen eingeteilt. Diese
werden mit Buchstaben gekennzeichnet. Die wiclgigS8pektralklassen sind: O, B, A, F, G, K, und
M. Die Leuchtkraft eines Sterns hangt von seines®¢aab. Je mehr Masse ein Stern hat, desto
grolRer ist seine Energieproduktion und desto kieiske seine Lebenszeit bzw. Verweilzeit als
sogenannter Hauptreihenstern (der Begriff wird greiinten erklart). Die Spektralklassen sind von
O bis M nach abnehmender Masse und Temperatur tdameSgeordnet. O-Sterne sind blauliche
Sterne mit Oberflachentemperaturen von 30.000 0i8(® Kelvin (K) und haben typischerweise
60 Sonnenmassen. M-Sterne hingegen sind rotlicla&mit Oberflachentemperaturen von 2.000
bis 3.350 K und haben typischerweise 0,3 Sonnerenatisere Sonne gehort dem Spektraltyp G
an und hat eine Oberflachentemperatur von 5.8000KSterne haben eine Lebensdauer von
mehreren hunderttausend Jahren, wahrend die degeivieésbis zu 100 Milliarden Jahre betragt. G-
Sterne wie unsere Sonne haben eine Lebensdauerrwah 10 Milliarden Jahren. Die
Leuchtkraftklassen | bis VI geben an, ob es sich ainen Uberriesen, Hellen Riesen, Riesen,
Unterriesen, Zwerg oder Unterzwerg handelt. DierfeanB. ist ein Zwergstern (V).

Die Helligkeit der Sterne wird in sogenannten Gridk@ssen (Magnituden) angeben. In der
urspriunglichen Einteilung gab es sechs GroRenkiagie hellsten Sterne hatten den Weéttuhd

die gerade noch mit dem Auge sichtbaren Sterne Wert 6". Heute wird die Einteilung
logarithmisch genormt, was auch der Wahrnehmung rdeaschlichen Auges entspricht. Der
Helligkeitsunterschied zwischen zwei Grél3enklaseah den Faktor 2,51, wahrend der Faktor
zwischen der ersten und sechsten GréRenklasseeti@@th In beide Richtungen ist die Skala offen.
Bei der Leuchtkraft der Sterne muss allerdings emgs ihrer scheinbaren und ihrer absoluten
Helligkeit unterschieden werden. Die scheinbardigiadit beschreibt die Helligkeit der Sterne, wie
sie uns am Sternenhimmel erscheinen. Dies sagthedichts Uber die tatsachliche Helligkeit der
Sterne aus. Ein schwach leuchtender Stern kanrelativ naher Entfernung zur Erde sehr
leuchtkraftig erscheinen wahrend ein sehr weitegntér leuchtkraftiger Stern uns sehr schwach
erscheint. Die absolute Helligkeit gibt die Hellekeines Sterns in einer genormten Entfernung
von 10 Parsec (32,6 Lichtjahren) an.

Die Entfernung der Sterne kann mit Hilfe einer Raxa trigonometrisch bestimmt werden. Sterne
verschieben aufgrund der Bewegung der Erde um dieé scheinbar ihre Position gegeniber
weiter entfernteren Hintergrundsternen. Im Prirsppegelt sich die Bahnbewegung der Erde wider.
Diese erscheint von der Erde aus gesehen mit eilmstimmten Winkel vor den
Hintergrundsternen, die sogenannte ParallaxesekyR@esec). Da der Erdbahndurchmesser
bekannt ist, kann mit Hilfe der Trigonometrie (Breksberechnung) die Entfernung zum Stern
berechnet werden. Statt der Erdbahn kann auchasidere Basis verwendet werden. So werden
trigonometrische Bestimmungen wesentlich genauechd®Raumsonden durchgefiuhrt. Wenn die
absolute Helligkeit eines Sterns bekannt ist, kaeime Entfernung zu uns auch aufgrund seiner
scheinbaren Helligkeit berechnet werden. Die alisdHelligkeit kann in einigen Fallen wiederum
aus den physikalischen Eigenschaften des Sterestoest werden.

Ein wichtiges Diagramm zur Darstellung der Stemacklung ist das Hertzsprung-Russell-
Diagramm. In diesem Diagramm wird der Spektraltypeg Sterns gegeniiber seiner absoluten
Helligkeit aufgetragen. Sterne der Spektralklas§erbis M, welche Wasserstoff in Helium
fusionieren, bilden in dem Diagramm eine Reihe,chellinks oben anfangt und rechts unten
aufhort. Diese Reihe wird Hauptreihe genannt.

Nachfolgend wird ausfuhrlich auf die Geburt, dietiéioklung, die Zustandsgrof3en und den Tod
der Sterne eingegangen.



2.0 Die Entstehung der Sterne

Die Sterne entstehen aus einer kollabierenden UhttR Molekulwolke, welche hauptsachlich aus

Wasserstoff und Helium besteht und einen kleinetelan schweren Elementen enthalt. In der
Astrophysik werden alle Elemente schwerer als helals Metalle bezeichnet, auch wenn sie es im
chemischen Sinne nicht sind. Somit ist die Existeimeer derartigen Wolke schon einmal die

Voraussetzung fur die Entstehung von Sternen. Hlangptbestandteile Wasserstoff und Helium sind
direkt nach dem Urknall entstanden. Die sogenanhetalle wurden in einer ersten Generation

von sehr massereichen Sternen durch Kernfusiorebatd.

2.1 Die notwendigen Eigenschaften der Molektlwolke

Eine fUr die Sternentstehung geeignete Molekllwdbemotigt eine ausreichend grofRe Dichte,
damit die eigene Gravitation den Kollaps fordermrkaDes Weiteren muss die Temperatur der
Wolke relativ niedrig sein, damit die kinetische egie der Molekile dem Kollaps nicht
entgegenwirkt. So ergeben sich Dichten von 10 0 Teilchen pro Kubikmeter und Temperaturen
von unter 100 Kelvin (K) als Voraussetzung. (Anmamnl 0 K = -273,16° C bzw. 0° C = +273,16
K). Wichtig ist ein Anteil von Molekilen und Staubin beim Kollaps eine ausreichende Kuhlung
der Wolken zu gewabhrleisten. Des Weiteren ist didldng der Wolke proportional zur Dichte der
Wolke. Die Voraussetzungen werden in den sogenandteGebieten erfullt. Mit HI wird nicht
ionisierter Wasserstoff bezeichnet (HIl ist einfaabnisierter Wasserstoff). Der Kern des
Wasserstoffatoms, ein Proton, wird von einem E@ktumkreist. Der Drehsinn (Spin) des
Elektrons kann parallel oder anti-parallel zum Bieh (Spin) des Kerns eingestellt sein. Der
Unterschied zwischen beiden Zustanden ist mit eiBeergiedifferenz E verbunden. Diese
Energiedifferenz entspricht gemal E = hf einer &eeg (f) von 1420 MHz oder einer Welle von 21
cm. Da diese Elektronen ihren Spin durch Drehung1®®° jeweils von einem Zustand in den
anderen andern kdnnen, wird eine Radiostrahlungentgprechender Frequenz bzw. Wellenlange
ausgesendet. Zwar ist dieser Ubergang sehr seléerigrund der hohen Anzahl der
Wasserstoffatome jedoch kontinuierlich messbar.cBulessung dieser Radiostrahlung kann die
Ausdehnung, Dichte und Temperatur der Wolke bestimmrden. Typischerweise liegen die
Ausdehnungen dieser Wolken in Bereichen von einsmmehreren Hundert Lichtjahren und ihre
Massen von einigen bis zu Tausenden Sonnenmas#erdidgs sind nicht alle entsprechenden
Molekulwolken fir die Sternentstehung geeignet.

/ / \ Gaswolke

Stérung
KDHaps

Bild 1: Kollaps einer kalten (Wasserst@aswolke)/
Quelle: Wissenstexte von Dr. Wiebke Salzmammwy.wissenstexte.de




2.2 Die Voraussetzungen fur den Kollaps der Molekinolke

Der Kollaps einer derartigen Wolke kann zwar aucfgaund der Eigengravitation erfolgen, wird
jedoch in der Regel von aul3en getriggert. So kormuem Beispiel Supernovae (Sternexplosionen)
oder der durch Sterneinstrahlung hervorgerufenahiingsdruck einen entsprechenden Kollaps
bewirken. So durfte nach neueren Forschungsergahnisine Supernova bei der Entstehung der
Sonne und des Sonnensystems mitgewirkt haben.diivrhohe Anteil von Elementen schwerer
als Helium (1,9 %) und bestimmte Isotope in depriisglichen Materie, aus der die Sonne und das
Sonnensystem entstanden, deuten darauf hin. Diangemasse der kollabierenden und kihlen
Molekulwolke ist deutlich groRer als die Massen daraus entstehenden Sterne. In der Regel
entstehen aus einer Molekilwolke auch mehrere &tetie zundchst offene Sternhaufen bilden,
welche sich nach relativ kurzer Zeit (etwa 10 Milen Jahre) auflésen. Aufgrund von
Dichteschwankungen in der Molekulwolke, z.B. hegesufen durch eine Supernova, kommt es
zur starkeren Konzentration von Materie an bestiem®rten und damit auch zum Anstieg der
Gravitation. Wenn diese Konzentration stark gersig liberwiegt die Gravitation und es kommt
zum Kollaps. Erforderlich hierfur ist, dass die guatielle Energie aufgrund der kollabierenden
Verdichtung grol3er als die kinetische Energie dast@ichen ist. Dies wird als Jeans-Kriterium
(nach James Jeans) bezeichnet. Dies tritt bei ebemtimmten Massenwert auf, welcher als Jeans-
Masse bezeichnet wird. Dabei wird von folgenden rRatibedingungen ausgegangen: In einem
thermisch stabilen Gleichgewicht tragt der Gasdrangedem Abstand vom Mittelpunkt der Wolke
die Lasten der aufReren Schichten, welche aufgranravitation kollabieren wirden.

‘Bild 2: Der offee Sternhaufen ,,Die Plejaen“ /Gﬁal Schmidt

Nach dem sogenannten Virialtheorem der klassisddechanik liegt ein thermisch stabiler
Gleichgewichtszustand vor, wenn die potentielle rgieeder doppelten thermischen (kinetischen
Energie) in der Molekilwolke entspricht:

2E¢in = -Bpot
1)

Aus physikalischer Sicht kann diese Bedingung awah folgt interpretiert werden: Die durch
Kontraktion gewonnene Gravitationsenergie wird éffte in thermische Energie und zur anderen
Halfte in Strahlungsenergie umgewandelt. Ein Kadlapmmt zustande, wenn dieses Gleichgewicht
aufgrund der Zunahme der potentiellen Energie geswiird. Die potentielle Energie ist
proportional zur Masse der Wolke. Die Massengrdrze die sogenannte Jeans-Masse, bei der ein
Kollaps auftritt, h&ngt vom Radius, der Temperaiod der Zusammensetzung der Wolke ab.



Bei Uberschreiten dieser Grenze bzw. beim Erreiclegnleans-Masse kommt es zu einem Kollaps.

Bild 3: Sternentstehungsgebiete im Sternbild Adler /
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/H-II-Gebiet

2.3 Die Kuhlung der Molekulwolke

Nach dem oben beschriebenen Jeans-Kriterium koktoéekilwolken mit wenig Masse, geringer
Dichte und hohen Temperaturen nicht kollabierersginend von einem Wolkenradius von einem
Lichtjahr und einer typischen Dichte von®kg/m3 ware bei einer Wolkentemperatur von 100 K
bereits eine Wolkenmasse von 37.700 Sonnenmaskedezlich. Bei einer Wolkentemperatur von
10 K wére nur noch eine Masse von 1.200 Sonnenmasserderlich. Sehr heil3e Wolken haben
Temperaturen von Uber 1.000 Kelvin. Eine VoraussegZur ihre Kiihlung waren Magnetfelder, an
denen sich Elektronen spiralférmig entlang bewegddabei senden die Elektronen
elektromagnetische Strahlung, die sogenannte Sgtrohstrahlung aus. Je hoher die kinetische
Energie der Elektronen, desto héher die Frequewz diz Energie der Strahlung. Doch auch durch
die Streuung von Elektronen mit Photonen wird thscime Energie in Strahlungsenergie
umgewandelt. Dabei Ubertragen die Elektronen lsob& Energie auf die Photonen, deren
Frequenz bzw. Energie dadurch grof3er wird. In dne$&ll wird vom sogenannten inversen
Compton-Effekt gesprochen. Im Ergebnis wird in beid=éllen thermische Energie in Strahlung
umgewandelt und so der Wolke entzogen, da die I8trgldie Wolke verlassen kann.

Bei mittleren Temperaturen um 1.000 K Uberwiegt 8tel3anregung als Kiuhlmechanismus. Die
Atome bewegen sich aufgrund ihrer kinetischen Beergder Wolke mit hohen Geschwindigkeiten
und stoflen zusammen. Dadurch wird kinetische Emevgin einem Atom auf das andere
Ubertragen. Konkret wird die Energie von einem Etakin der Atomhlle aufgenommen, welches
dadurch auf ein hoheres Energieniveau gelangt. VdasnElektron wieder in den Grundzustand
zurtckkehrt, wird diese Energie in Form eines Phot@lektromagnetische Strahlung) wieder frei.
Diese Strahlung kann wiederum die Wolke verlassash somit im Ergebnis thermische Energie
abtransportieren. Ein ionisiertes Atom kann auchfigies Elektron einfangen. Auch in diesem Fall
wird ein Photon bzw. elektromagnetische Strahlungtteert. Zwar ist die Molekulwolke nach
diesen Prozessen auf einige Hundert Kelvin abgékDioich ist das in den meisten Fallen immer
noch zu viel fir einen Kollaps, da die Massen deikéh in der Regel nicht grof3 genug hierfur
sind.

In den HI-Gebieten liegt die Temperatur etwa beD 1. Bei diesen Temperaturen kdnnen
molekularer WasserstoffHind andere chemische Verbindungen existieren.



So gibt es Verbindungen wie z.B. Wasser(@)] Kohlenstoffmonoxid (CO), Cyan und sogar
komplexe Aminoséuren. Hinzu kommt Staub in Form WRartikeln aus Graphit oder Silikaten.
Bestimmte Molekile, in diesem Fall vor allem CO,nkén bestimmte Rotations- und
Schwingungszustande einnehmen. Diese erfolgen doretierenergetische StoRanregung und
entsprechen ebenfalls bestimmten Energieniveaus. Rwtations- und Schwingungszusténde
kénnen durch Abstrahlung von Infrarot- und Radmisiing ebenfalls verandert werden. Die
langwellige elektromagnetische Strahlung kann diatd Wolke verlassen und damit ebenfalls im
Ergebnis thermische Energie abtransportieren. Bschriebenen Kihlmechanismen fuhren im
Idealfall dazu, dass die Temperatur der Molekulwolkn etwa 10.000 K auf 10 K abgekuhlt wird.
Bei einer Temperatur von 10 K und der typischeniafotlichte von 18° kg/m3 reicht die Masse
der Wolke in der Regel aus, um das Jeans-Kritezunerreichen. In Folge kann es zu einem
Kollaps in der Wolke kommen.

; *ue
. - .

Bild 4: Sternentstehungsgebiete sind im OrionnéBelo Ral Schmidt

2.4 Dynamische und magnetische Eigenschaften der M&ulwolke

Die interstellaren Molekilwolken, welche sich ha#ahlich in der Ebene der Galaxis
konzentrieren, haben einen Bahn- und Eigendrehisnfer Bahndrehimpuls ist von der Position
der Molekllwolke in der Galaxis abhéngig. Die Malekolke bewegt sich in einem bestimmten
Abstand um das Zentrum der Galaxis. Je néher artridendesto hoher der Bahndrehimpuls der
Molekulwolke. Allerdings rotiert die Wolke auch, siass sie einen Eigendrehimpuls besitzt. Der
Drehimpuls der Molekulwolke wirkt der gravitativeafirkung der Wolkenmasse entgegen. Der
Materiefluss in der Molektlwolke erfolgt Gberdigsht streng radial von aul3en in das Zentrum der
Wolke. In Folge erfahrt die Wolke aufgrund von Tuldnzen ein zusétzliches Drehmoment,
welches ebenfalls einen Beitrag zum Eigendrehimpefert. Diese zentrifugalen Krafte wirken
einem Kollaps entgegen, so dass ein weiterer Mestmars hier fur Abhilfe sorgen muss. Aufgrund
von Dichtewellen und Turbulenzen bilden sich inadisheiner Molekilwolke lokale Zentren mit
hoherer Dichte und geringerer Temperatur. Diesetréenspalten sich von der urspringlichen
Wolke ab und bilden isolierte, dichte Wolken. DieBeozess wird als Fragmentierung bezeichnet.
Der Drehimpuls der urspriinglichen Wolke ist einddiungsgréfie und kann daher nicht verloren
gehen. Dieser verteilt sich nun auf die aus degremtierung hervorgegangen Wolken, so dass
jeder dieser Wolken einen geringeren Drehimpulsvaist und so ein Kollaps erfolgen kann.
Aufgrund der Fragmentierung entstehen aus einerekiibvolke immer mehrere Sterne, die
zunéchst Assoziationen und offene Sternhaufenrnilde



Molekulwolken besitzen auch ein inneres Magnetfeld)/ches dem Gravitationsdruck ebenfalls
entgegenwirkt. Ein Teil der Wolke besteht auch @nem Plasma. In einem Plasma sind die Atome
ionisiert, d.h. die Elektronen sind von den Atornmeer teilweise oder vollstandig entfernt. Die
lonen sind elektrisch geladen und bewegen sichramodg der Dynamik der Wolke. Bewegte
elektrische Ladungen erzeugen wiederum ein Maddet®i der Kontraktion von Materie werden
auch die Magnetfelder komprimiert. Dabei wird eiragnetischer Druck aufgebaut, der dem
Gravitationsdruck ebenfalls entgegenwirkt. Bei Rekombination von positiven Atomrimpfen und
Elektronen werden die lonen jedoch abgebaut. Oib# zu einer Schwachung des magnetischen
Feldes und zu einem Abbau des magnetischen DruBKesdings hat das Magnetfeld auch einen
positiven Effekt. Es wirkt dem Drehimpuls entgeg&ie geladenen Teilchen bewegen sich bei
einem hoheren Drehimpuls natirlich schneller. Diaghktfeldlinien sind jedoch senkrecht zum
Bewegungsstrom der geladenen Teilchen gerichtet-dige werde diese abgebremst und der
Drehimpuls verringert.

Ein zusatzlich nach innen gerichteter Druck komratiutch zustande, dass die Molekilwolke
haufig von einem diinnen, heillen Gas umgeben isseBiGas bewirkt einen zusatzlich nach innen
gerichteten Druck, welcher den gravitativen Drucgkeustitzt und damit auch den Kollaps der
Molekulwolke.

2.5 Der Ablauf des Kollaps

Zunachst stofRen beim Kollaps Gasteilchen zusammmeh der Staub in den Wolken strahlt
Infrarotstrahlung ab. Diese Strahlung kann ungednindntweichen, so dass die Wolke vorlaufig
kuhl bleibt. Wenn allerdings der Kern des Kollapsa® kritische Dichte erreicht, wird er optisch
undurchsichtig und Strahlung kann nicht mehr enthven. Aufgrund der steigenden Temperatur
kommt der Kollaps vorlaufig zum stillstand und edddt sich ein quasi-hydrostatisches
Gleichgewicht aus. Die Temperatur und der Druckgste weiter an, da von auf3en weiterhin
Materie auf den entstehenden Stern féllt. Aufgrded sogenannten Kelvin-Helmholz-Kontraktion
der Materie im Kern (Kontraktion des massenreicli@ns aufgrund seiner Gravitation) des
entstehenden Sterns wird potentielle Energie &eidass der entstehende Stern an Leuchtkraft
gewinnt. In dieser Phase wird die Energie nichcdugtrahlung nach aul3en transportiert, sondern
durch Konvektion, dem Aufsteigen von heil3er Matenel dem Absinken von kélterer, wie im
Falle von kochendem Wasser in einem Topf, welchédam Herd steht. Ab einer Kerntemperatur
von 2.000 K dissoziiert der molekulare Wassers(efp) in Wasserstoffatome (H). Bei diesem

Vorgang wird Energie verbraucht. Die Temperatur iarn des entstehenden Sterns nimmt
vorlaufig wieder ab, seine Leuchtkraft auch. Intolggeht der Kollaps weiter, bis eine
Kerntemperatur von 10.000 K erreicht wird und siemneut ein quasi-hydrostatisches
Gleichgewicht eingestellt hat. Bei dieser Tempearatird der Wasserstoff ionisiert, d.h. die
Elektronen sind nicht mehr an die Protonen gebunden wird von einem Protostern gesprochen.
Es bildet sich ein Plasma. Der entstehende Stemh wieder optisch dick, so dass der Gasdruck
und die Temperatur weiter steigen. Beim Ubersatmeiter sogenannten Hayashi-Linie wird die
Gravitationsenergie vollstandig in Warme umgewandei dieser Grenze ist der Stern weitgehend
konvektiv und befindet sich in einem Bereich, inmdein stabiles hydrostatisches Gleichgewicht
maoglich ist. Dies geschieht bei Protosternen miteei Sonnenmasse bei einer effektiven
(Oberflachen-)Temperatur von 4.000 K. Fir hoéheresdda liegt die Hayashi-Linie bei
entsprechend hoheren effektiven Oberflachentemypreratund umgekehrt. Der Begriff Hayashi-
Linie ergibt sich den Zustandsdiagrammen fur Steidertzsprung-Russell-Diagramm, Farben-
Helligkeits-Diagramm), welche in Kapitel 3.5 behahdverden. Der Druck und die Temperatur im
Kern des Protosterns steigen weiter an. Dies hafalge, dass die Konvektion immer weniger ein
effektiver Transportmechanismus fur die dabei feztlende Energie ist. Mit dem Erreichen der
sogenannten Henyey-Linie (ergibt sich ebenfalls @es Zustandsdiagrammen) erfolgt der
Energietransport Uberwiegend durch Strahlung.
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2.6. Vom Protostern zum (Hauptreihen-)Stern

Nicht die ganze Wolkenmasse ist fur die Bildung éeetosterns verbraucht worden. Um den
entstehenden Protostern, welcher nattrlich aufgrded Drehimpulses der Ursprungswolke
ebenfalls Drehimpuls besitzt, bildet sich senkrezhtseiner Rotationsrichtung eine sogenannte
Akkretionsscheibe aus. Diese nimmt den Uberwiegerddeil des Drehimpulses vom Protostern
auf und ermdglicht so dem entstehenden Stern dieahme von weiterer Materie. Ohne den
Wegtransport des Drehimpulses kann die Materie tnalfgenommen werden, so dass nicht
genugend Masse fur den erforderlichen Druck unddférerforderliche Temperatur zur Zindung
der Kernfusion zur Verfiigung stehen wirde. JedorHd die Akkretionsscheibe nicht vollstéandig
bei der Sternentstehung verbraucht. Aus nicht tierérbrauchter Materie kann sich schlief3lich
eine protoplanetare Scheibe bilden, aus der dimeRda und die sonstigen Objekte eines
Sternensystems entstehen kénnen. Aus diesem Grdadee die Existenz von extrasolaren
Planeten ein regelmafiiges Nebenprodukt der Steteéong sein.

Der relativ heil3e Protostern ist noch kein Sterneigentlichen Sinn. Er ist gré3er und weniger
dicht als ein (Hauptreihen-)Stern und erzeugt nkeme Energie durch die Kernfusion von
Wasserstoff zu Helium. Allerdings wird Energie aufigd der Akkretion von Masse auf die dem
Protostern umgebene Gashulle und aufgrund der Ektdn des Protosterns erzeugt. Beim
Vorgang der Akkretion wird Strahlung erzeugt, welalon der diinnen Gashiille absorbiert wird.
Das dunne Gas sendet wiederum langwellige Infraiedtieing aus. Zunéachst ist der Protostern
vollstandig von einer Hille aus diunnem Gas umgeli®aeses regnet nach und nach auf den
Protostern ab, bis dieser sichtbar wird und sichnfraroten Bereich beobachten lasst. Nach der
vollstandigen Aufnahme des Hiullengases steigt disdéd des Protosterns nicht mehr. Aufgrund der
Masse-Leuchtkraftbeziehung bleibt die Leuchtkraf$ dProtosterns konstant. Wenn das Hillengas
weitgehend abgeregnet und der Energietransporividggeend durch Strahlung erfolgt, dann wird
anstatt von einem Protostern von jungen Sterneprgelsen. Doch auch junge Sterne sind noch
keine vollwertigen (Hauptreihen-)Sterne. Als wast@maginare Linie in den Zustandsdiagrammen
fur Sterne wurde die sogenannte Geburtenlinie &imge Beim Erreichen dieser Linie ist der junge
Stern nicht mehr von einer dichten molekularen Walkngeben, so dass seine an der Oberflache
freiwerdende Strahlung direkt beobachtbar wird. Brinzip ist Geburtenlinie das Ende der
Protosternenphase.

Bild 5: Hertzsprung-Russell-Diagramm: Protostern Hauptreihe / Quelle: Universitat Gottingen
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Die sogenannte Kelvin-Helmholz-Kontraktion des jengVorhauptreihen-)Sterns geht weiter, da
dieser seine Strahlungsenergie alleine aus dernt&@tiansenergie decken muss. Bei der Kontraktion
des Protosterns wird potentielle Energie frei, assdm Kern die Dichte und die Temperatur immer
mehr ansteigen. Je nach Masse lauft diese Entwigkluinterschiedlich schnell. Bei Sternen mit
kleinen bis mittleren Massen ist die Phase der gkén beendet, bevor die Zlindtemperatur fir das
Wasserstoff-Brennen erreicht wird. Das Materienasierist dann weitgehend durch die Akkretion
vom Protostern aufgenommen worden. Durch die Kétitna wird allerdings weiter potentielle
Energie erzeugt, so dass der Protostern seinetigglOberflachen-)Temperatur aufrechterhalten
kann. Die Oberflachentemperatur nimmt stetig, jedmoderat zu. Die Kerntemperatur im Zentrum
des jungen Sterns erhoht sich im Vergleich dazu emtdsh schneller. Dieses Vor-
Hauptreihenstadium wird erst beim Erreichen einermitemperatur von etwa 10 Millionen Kelvin
beendet. Dann ziindet die Fusion von Wasserstofetium (Wasserstoff-Brennen) und der Stern
ist endgultig geboren. Die Dauer des Vor-Hauptmesiteediums hangt von der Masse des Protosterns
ab. Ein Stern von M < 0,1bzw. M = 0,1Mp sbendtigt fir dieses Stadium tiber’ Wahre. Ein

Stern von der Masse der Sonne etwa 100 Millionémelaei Sternen ab 1Qfyhund groRer ist die

Kontraktion so schnell, dass bereits wéhrend dexrs®hder Akkretion das Wasserstoff-Brennen
startet.

Bild 6: Darstellung der Sternentstehung / QuellexMPlanck-Institut fir Radioastronomie
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3.0 Die Zustandsgrof3en der Sterne

Wichtige ZustandsgréRen der Sterne sind Masse, uRadind Leuchtkraft. Weitere
BeschreibungsgroRen sind der Spektraltyp, die Likuattklassen sowie absolute und scheinbare
Helligkeit. Zwischen diesen GrolRen gibt es auchi@damgen. So gibt es zwischen der Masse und
der Leuchtkraft sowie zwischen der Masse und denieRader Sterne Beziehungen. Der
Spektraltyp ergibt sich wiederum aus der Farbe 2berflachentemperatur des Sterns und dem
Aussehen seines Spektrums. Bestimmte GrofR3en, ieBabdolute Helligkeit und der Spektraltyp,
lassen sich in Diagrammen in Beziehung zueinand&res und fordern weitere physikalische
Gesetzmaligkeiten zutage.

3.1 Massen, Radien und Leuchtkrafte der Sterne
Die Sterne haben verschiedene Massen, Radien wrahikeafte. Die Angabe dieser GroRen erfolgt
in der Regel in Sonnenmassendl Sonnenradien (B und Sonnenleuchtkrafte {}y. Die Masse

von Sternen liegt in einem Bereich von 0,075 bi® Bbnnenmassen. Unterhalb von 0,0¢pM

kann der gravitative Druck keine ausreichend holkenperatur im Kern erzeugen, um die
Kernfusion von Wasserstoff zu Helium zu ermdglichErst ab einer Kerntemperatur von etwa 10
Millionen Kelvin kann das sogenannte Wasserstoffbem erfolgen. In einem Bereich von
0,0018l\/bf(13 Jupitermassen) bis 0,0?@j\fl(?S Jupitermassen) kann jedoch das sogenannte

Deuterium-Brennen stattfinden:

1HZ+H1  oHe3+

Bei dieser Reaktion fusioniert schwerer Wassers(effi Proton und ein Neutron im Kern),
Deuterium genannt, mit Wasserstoff (ein Proton irerrd zu einem Helium-3-Isoptop. Im
Gegensatz zum gewohnlichen Helium-4 (jeweils zwetdhen und zwei Neutronen im Kern) hat
das Helium-3-Isotop ein Neutron weniger im Kern.eDentsprechenden Objekte dieses
Massenbereiches werden Biasune Zwergebezeichnet. Sie liegen von ihren Masse her begtch
in einem Ubergangsbereich zwischen den PlanetendendSternen. Von den jupiterahnlichen
Planeten grenzen sie sich aufgrund der Mdglichtkest Deuterium-Brennens ab, von den Sternen
aufgrund der Nichtmdglichkeit des Wasserstoff-Beam

Je massereicher ein Stern ist, desto hoher seingefeperatur. Nur so kann ein hydrostatisches
Gleichgewicht aufgebaut werden. Mit zunehmender 9dasteigt der nach innen gerichtete

Gravitationsdruck, welcher durch den nach aufReniclgeten Gas- und Strahlungsdruck

ausgeglichen werden muss. Der Gasdruck kommt ddietkinetische Energie der Gasteilchen

zustande. Die kinetische Energie ist wiederum prtogoal zur Geschwindigkeit bzw. Temperatur

der Gasteilchen. Die Temperatur des Kerns ist eigelihis der Kernfusion. Je grofl3er die

Sternmasse ist, desto grof3er muss die Kerntempesaitu In Folge wird auch mehr Kernmasse

verbraucht bzw. schneller fusioniert. Entsprechaes hbheren Verbrauchs verringert sich auch die
Lebensdauer eines Sterns. Aufgrund der héheremfarsite wird auch mehr Strahlung erzeugt und
der Strahlungsdruck steigt ebenfalls.

Sterne mit etwa 60 {j haben eine Lebensdauer von mehreren Millionenedalwahrend die der
mit 0,3Mpfzirka 100 Milliarden Jahre betragt. Sterne miteeirSonnenmasse haben eine

Lebensdauer von rund 10 Milliarden Jahren. Die diereten Werte hangen allerdings auch von den
verwendeten Sternmodellen und den gewéhlten Rahedemden ab. So schwanken z.B. die
Angaben fur die Sonne etwa zwischen 8 Milliarden dd Milliarden Jahren. Fur Massen uber
100Mof kann sich bei gegebener materieller Zusammensgtzzuimehmend kein stabiles

hydrostatisches Gleichgewicht mehr aufbauen. Alhgsl konnten Sterne mit mehreren Hundert
13



Sonnenmassen unmittelbar nach dem Urknall entsteherdieser Zeit bestand die vorhandene
Materie ausschlieRlich aus Wasserstoff und Helibie sogenannten Metalle waren noch nicht
vorhanden, sondern wurden erst durch diese Steufigelzaut. Aufgrund ihrer materiellen
Zusammensetzungen waren stabile hydrostatischeh@®vichte auch deutlich Gber der 1C@M

Grenze madglich.

Fur die Massenbestimmung eines Sterns sind in dgelRveitere Objekte in seinem gravitativen
Einflussbereich notwendig. So bilden Sterne in Begel Mehrfachsysteme mit entsprechend
komplizierten Bahnformen. Anhand der Bahnbewegunden Sterne kann auf ihre Massen
geschlossen werden. Zweifachsysteme sind am idealsgeeignet. Das sogenannte
Zweikorpersystem lasst sich exakt I6sen. Bei Matdgstemen sind Naherungsverfahren oder
bestimmte Vereinfachungen erforderlich. Eine exadkiisung ist in diesen Féllen in der Regel
jedoch nicht moglich. Zwei Sterne mit den Massen Whd M, unterliegen den Keplerschen

Gesetzen. Die Massenbestimmung ergibt sich ausddéien Keplerschen Gesetz:

M; + M, = a3/P2
2

a ist die grof3e Halbachse der Bahnellipse in ABra®mische Einheit /Mittlerer Abstand Erde -
Sonne) und P die Umlaufperiode eines der Sterdahnen. Der andere Stern wird als Bezugspunkt
festgelegt. Die Umlaufbewegung der Sterne erfofgtainen gemeinsamen Schwerpunkt, welcher
sich aus der Impulserhaltung ergibt und wie folgtstellbar ist:

aM; = aM;
(3)

a; und a sind die jeweiligen groRen Halbachsen der Ellipséamen der Sterne mit den Massen M
und M.

Die Radien fiir Hauptreihensterne liegen in einermre®é von 0,1 bis 1OBfDie Sternradien sind
mit ihren Massen korreliert. So gilt fur Sterne biseiner Sonnenmasse die Beziehung:

R~ M%?
und fir Sterne ab einer Sonnenmasse und grol38ediehung:
R~ M’

Die direkte Bestimmung der Sternradien ist schgid&ine Mdglichkeit Sternradien zu bestimmen
sind gegenseitige Sternbedeckungen. An diesereSwdll ein idealisierter Fall von einer
Sternbedeckung dargestellt werden. Ein Stern 1demt Durchmesser D wird von einem Stern 2
mit den Durchmesser d umlaufen. Stern 2 bewegt dadiei mit der Geschwindigkeit v auf einer
Kreisbahn. Die Ebene der Kreisbahn liegt in Ricgtanm Beobachter auf der Erde. Wir sehen also
von der Erde aus regelmafig die gegenseitige BedgcHer Sterne. Die Radialgeschwindigkeit
des Sternensystems, also die Bewegung auf uns euvod uns weg, ist durch V gegeben. Die
Radialgeschwindigkeit kann durch den optischen Deppffekt gemessen werden. Sterne haben
neben einer messbaren horizontalen und vertikaigenBewegung auch eine messbare Bewegung
auf uns zu oder von uns weg. Dies wird Radialbewggenannt. Bewegt sich ein Stern auf uns zu,
sind seine Spektrallinien zum kurzwelligen BeramhSpektrum hin verschoben, also in den blauen
Bereich. Im umgekehrten Fall sind die Spektralliniim langwelligen Bereich hin verschoben,
also in den roten Bereich des Spektrums. Die Bemggon Stern 2 um Stern 1 erzeugt eine
periodische Variation der RadialgeschwindigkeitW und V — v). Diese Variation bewirkt eine
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entsprechende Verschiebung der Wellenlangen nd ). Dies kann in Beziehung zueinander
gesetzt werden:

i/ o= (V+V)c
(4)

o ist die Wellenlange im unbewegten Zustand. DemiTer 1/ o gibt die Verschiebung der
Wellenlange im bewegten Zustand gegenuber der ihenden Zustand an. Mit ¢ wird die
Lichtgeschwindigkeit bezeichnet. ¢ = 299.792.458.&htsprechend gilt nattrlich noch:

o o=(V-V)c
(5)

Die Bahngeschwindigkeit v von Stern 2 kann aus déessungen der Verschiebung der
Spektrallinien aus dem Doppler-Effekt ¢ und ;) bestimmt werden. Die Zeiten bis t; sind
ebenfalls messbar. Bei érreicht der Rand von Stern 2 den Rand von SteBelt, ist Stern 2
vollstandig vor Stern 1 getreten, d.h. der auReaadRvon Stern 2 liegt nun vollstandig vor der
Scheibe von Stern 1. Bej érreicht der Rand von Stern 2 den Rand von Starndlbei j ist der
Stern 2 wieder vollstandig vor der Scheibe von rStér ausgetreten. Dabei gelten folgende
Beziehungen, mit deren Hilfe die Sterndurchmesser Bternradien bestimmt werden kénnen:

D+d=v(k -t)
D-d=v( -t
(6 und 7)

Bild 7: Bestimmung der Sternradien durch gegergeifiternbedeckungen /
Quelle:http://www.avgoe.de/astro/Teil04/Radius.html
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Indirekt kbnnen Sternradien aufgrund der Masse-€&taieziehung von der Masse des Sterns und
aufgrund der Masse-Leuchtkraft-Beziehung auch \arieéuchtkraft des Sterns abgeleitet werden.

Als Leuchtkraft wird die Gesamtstrahlungsleistumges Sterns bezeichnet. Diese ist definiert als
die pro Zeiteinheit von der gesamten Sternoberiacin allen Frequenz- bzw.

Wellenlangenbereichen abgestrahlte Energie. Alug@sgrol3e gilt auch hier die Sonnenleuchtkraft
Lof Die Spannbreite der Sternleuchtkréfte ist deluticder als die der Massen und Radien der

Sterne. Die Leuchtkrafte der Sterne erstrecken &lwér einen Bereich von 0,0004kbis uber
100.000lg £ Fur die Leuchtkraft eines Sterns ist die Strulseiner aul3eren Schichten sehr wichtig.

Daraus resultiert, wie viel Strahlungsleistung geateinheit durch ein Einheitsflachenelement auf
dem Stern flie3t. Dies wird als Flachenhelligkesizeichnet. Die Flachenhelligkeit ergibt sich aus
der Leuchtkraft und dem Radius des Sterns:

F=L/(4 R?)
(8)

Nach dem Stefan-Boltzmann-Gesetz ist die Flaché&gkeit proportional zur Temperatur in vierter
Potenz:

F= T
9)

ist die sogenannte Stefan-Boltzmann-Konstante. = 5,6710%° W/(m2K*). Aus der
Flachenhelligkeit folgt die effektive Temperatus Bines Sterns:

Terr = (F/ )
(10)

Aus den Gleichungen (8) und (10) erhalten wir alirekte Beziehung zwischen der Leuchtkraft
und der effektiven Temperatur eines Sterns:

L= 4 R2 T
(11)

Zwischen der Leuchtkraft und der Masse eines Steesseht die sogenannte Masse-Leuchtkraft-
Beziehung. In einem Bereich von O,@j\f.md lOl\/bfor mittlere Hauptreihensterne, gilt folgende

Beziehung:

L~Mm3®
Fur Sterne mit M < 0,434 gilt in etwa:

L~ M?3
und fiir Sterne mit M > 0,434 gilt in etwa:

L~m*°

Die Massengrenze von O,4@¢kennzeichnet den Ubergangsbereich von reiner Kdiorezum
Strahlungstransport. Ganz allgemein kann auch gebsem werden:
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L~-M

Insgesamt variiert der Exponenfir Hauptreihensterne also. Der Wert 3,5 stellt eine N&herung
dar. Fur besondere Sterntypen, etwa fir Riesersteder WeilRe Zwerge, gilt die Massen-
Leuchtkraft-Beziehung nicht.

3.2 Die scheinbare und absolute Helligkeit sowie Eernung der Sterne

Die Sterne erscheinen uns auf der Erde untersatiieléll. Bereits in der Antike wurden Sterne in
6 GroRRenklassen (Magnituden, durch ein hochgessetit dargestellt) eingeteilt. Der hellste Stern
bekam die GroRenklass€ tind der gerade noch mit dem bloRen Auge sichiiar&roRenklasse
6™. Die Einteilung war nicht zufallig, sondern enispt in etwa der Wahrnehmung der Intensitaten
mit dem bloRen Auge. Unser Auge hat einen Schweblety bei dem es noch unterschiedliche
Intensitaten wahrnehmen kann. Dies lasst sichoglsrithmische GesetzméalRigkeit darstellen. Heute
werden die Helligkeiten nicht mehr mit dem bloRarga sondern durch optische Messungen (etwa
mit Fotoplatten) festgestellt. Die gesetzméalRige si@dlung erfolgt logarithmisch durch den
Vergleich von zwei Strahlungsstromen und . Damit das System mit dem klassischen System
kompatibel ist wird noch der Faktor 2,5 eingefiigt:

mp—Np= -2,5(|Og_o( 1) - |Og]_o( 2)) = -2,5|Og_o( i/ 2)
(12)

Um die relativen Differenzen berechnen zu konnamssrein Referenzwert bestimmt werden. Dazu
wird bei einem Stern der Strahlungsstrom gemess®h inm eine entsprechende scheinbare
Helligkeit zugerechnet.

Der Gesamtstrahlungsstrom eines Sterns ergibtagishseinem gesamten Strahlungsspektrum und
wird als bolometrischer Strahlungsstrom bezeichiMathematisch ergibt sich dieser aus der
Integration Uber alle Wellenlangen:

bol = 0 d
(13)

Die scheinbare Helligkeit sagt nichts Gber dieéeldiche Helligkeit eines Sterns aus. Ein schwach
leuchtender Stern in relativer Nahe zur Erde etisttell, ein sehr hell leuchtender Stern erscheint
mit relativ gro3er Entfernung zur Erde als schwklthtend. Um die absoluten Leuchtkréafte zu
bestimmen und vergleichen zu kdnnen muss eine Noumg der Entfernung durchgefiihrt werden.
Die absolute Leuchtkraft eines Sterns ist diejenigelche dieser in einer genormten Entfernung
von 10 Parsec (pc) / 32,6 Lichtjahren von uns h&tehat die Sonne eine scheinbare Helligkeit von

-26M87, ihre absolute Helligkeit M (wie sie uns in 10 Bntfernung erscheinen wiirde) hat den

Wert 4M84. Das Verhaltnis zwischen der scheinbaren Hadlighh und der absoluten Helligkeit M
eines Sterns liefert uns seine Entfernung r:

m — M = -2,5logo (10pc/r)2 = -5 + 5 logr
(14)

Die Gleichung wird auch als Entfernungsmodul bezsét. Die Messung der Entfernung der Sterne
beruht entweder auf der Bestimmung ihrer absolbielhigkeit oder auf geometrischen Messungen.
Die absoluten Helligkeiten kénnen auf verschiedéfeése bestimmt werden. So kann zunéchst die
Masse eines Sterns und Uber die Massen-Leuch®eaiehung seine Helligkeit bestimmt werden.
Durch den Vergleich mit seiner scheinbaren Helligkann mit Gleichung (14) seine Entfernung
berechnet werden. Es gibt auch eine sogenannted@arleuchtkraft-Beziehungen bei bestimmten
Typen von veranderlichen Sternen (ausfuhrliche iBhsg in Kapitel 5). lhre Helligkeit schwankt
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in bestimmten Perioden. Bei bestimmten Typen var@nderlichen Sternen (z.B. Cepheiden) ist
diese Periode proportional zu ihrer Leuchtkraft. rdbu Bestimmung der Periode ihrer
Helligkeitsschwankungen kénnen wir auf ihre Leuchtkbzw. absolute Helligkeit schlie3en und
damit im Ergebnis auch wieder auf ihre Entfernung.

Doch gibt es auch geometrische Messungen. Bei alail&e wird die Entfernung eines Sterns mit
Hilfe der Trigonometrie bestimmt. Von der Erde &assen sich damit Sternentfernungen von bis zu
etwa 100 Lichtjahren bestimmen. Mit Hilfen von Raonden konnte der Messradius deutlich
erweitert werden. Bekannt ist, dass sich nahe @bjglegentber weiter entfernten Objekten
verschieben, wenn der Beobachter seinen Standatisgt. Beim Fahren mit dem Auto kann das
gut beobachtet werden. Die Baume am Stral3enranchéusschnell vorbei wahrend die weit

entfernten Baume zunéchst kaum ihren Standort derédrscheinen. Im Prinzip passiert das auch
mit nahen Sternen gegenuber weiter entfernten éreRatation der Erde (tagliche Parallaxe) und
der Bewegung der Erde um die Sonne (jahrliche Ragl Wird ein relativ naher Stern betrachtet,

so verandert dieser im Verlauf eines Jahres setheirsbare Position gegenuber den weiter
entfernten Sternen. Der Winkel, unter dem diesénderung der scheinbaren Position erscheint,
wird mit bezeichnet. Er gilt dann fur alle Parallaxen,ld&ner als eine Bogensekunde X %ind:

r=1/
(15)

Bild 8: Die Parallaxe / Quelle: Wikipedia.org

Der Wert der Parallaxe wird in Bogensekunden angegeben, wobei r die Enifegg des Sterns in
Parsec (pc) ist. Als Parsec wird die Entfernungniet, in der die mittlere Entfernung Erde —
Sonne (eine Astronomische Einheit AE = 149.000®) unter dem Winkel = 1 erscheint. Ein
Parsec entspricht einer Entfernung von 3,26 Litinga. Da der nachste Stern 4,4 Lichtjahre
entfernt ist, ist jede Sternparallaxe kleiner ated&ogensekunde.

18



Bild 9: Die jahrliche Parallaxe (auf die Erdbahrzbgen) / Quelle: Universitat Gottingen

3.3 Die Temperaturen der Sterne

Fur die Darstellung der Sterntemperaturen gibtezschiedene Definitionen. In der Regel kann ein
Stern jedoch wie ein strahlender schwarzer Koérpetrabhtet werden. Fur diesen gibt es
verschiedene Darstellungsformen der Temperatur:

Effektive Temperatur (Te): Die Oberflachentemperatur eines Sterns, die demp&eatur
eines schwarzen Korpers entspricht, der dieselleegienpro Flacheneinheit abstrahit.
Strahlungstemperatur: Die Oberflachentemperatur eines Sterns, die dethlting eines
schwarzen Korpers in einem bestimmten, engen Frzgqubzw. Wellenlangenbereich
entspricht.

Farbtemperatur (T g): Die Oberflachentemperatur eines Sterns, welché&tiahlung eines
schwarzen Koérpers in einem bestimmten Spektraltiei@arbe) entspricht.
Gradationstemperatur: Die Oberflachentemperatur, bei der die Intensifiétienlangen-
Kurve der Sternstrahlung die gleiche Steigung aisiwweie bei der entsprechenden Kurve
fur die Strahlung eines schwarzen Korpers.

Wien'sche Temperatur: folgt aus dem Maximum der Intensitatsverteilung adden
genannten Kurve

Als Beispiel werden die Temperatureg;Tind T- (Wellenldnge in Nanometer nm ="1@n) eines
AO0-V-Sterns angeben. :

Tei = 9.500 K; E(425 nm) = 16.700 K; A50nm) = 15.300 K

Die Oberflachentemperatur entspricht allerdingshiniexakt, sondern nur in guter Naherung der
Strahlung eines schwarzen Korpers. Es gibt auch erand Definitionen fiur die
Oberflachentemperatur eines Sterns:
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Kinetische Temperatur: Aus der kinetischen Gastheorie folgt, dass siehGhsteilchen bei
einer bestimmten Temperatur mit einer bestimmtercldichnittichen Geschwindigkeit
bewegen. Umgekehrt ausgedriickt: Die durchschiéliGeschwindigkeit der Gasteilchen
entspricht einer bestimmten kinetischen Temperatur.

Elektronentemperatur: Die kinetische Energie der Elektronen.

lonisationstemperatur: Diese Temperatur ergibt sich aus der Zahl der A&tom
verschiedenen lonisationsstufen. Je hoher die Tenpeist, umso mehr Atome sind
teilweise oder vollstandig ionisiert. Aufgrund derit steigender Temperatur héheren
Geschwindigkeiten der Atome kommt es zu Zusamm@est@ind damit zur Sto3ionisation.
Anregungstemperatur: aus der sogenannten Boltzmannformel, welche die
Wahrscheinlichkeit von bestimmten Zustanden in Alghgkeit von der Temperatur angibt,
ergibt sich das Verhéltnis von bestimmten relativRktommassen in verschiedenen
Anregungszustanden.

Bandentemperatur: Molekile erzeugen aufgrund ihrer Rotation und Sobungen im
Spektrum sogenannte Banden. Die Rotations- und i@ghwgszustdnde andern sich in
Abh&ngigkeit von der Temperatur, so dass die BareienMal} fur die Temperatur sein
konnen.

3.4 Spektralklassen und Leuchtkraftklassen

Die Sterne werden nach ihrer Farbe bzw. ihrer Qigréntemperatur und dem Aussehen ihres
Spektrums in Spektralklassen eingeteilt. Diese wmranit Buchstaben gekennzeichnet. Die
wichtigsten Spektralklassen sind: O, B, A, F, GuKd M.

Bild 10: Die Spektralklasseh
Quelle:http://www.gym-vaterstetten.de/faecher/astro/StSteene. HTM

Die Spektralklassen sind von O bis M nach abneheremdasse und Temperatur der Sterne
geordnet. O-Sterne sind blauliche Sterne mit Oéenttntemperaturen von 30.000 bis 50.000
Kelvin (K) und haben typischerweise 60 Sonnenmaddesterne hingegen sind rétliche Sterne mit
Oberflachentemperaturen von 2.000 bis 3.350 K uableh typischerweise 0,3 Sonnenmassen.
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Unsere Sonne gehért dem Spektraltyp G an und hat@berflachentemperatur von 5.800 K. O-
Sterne haben eine Lebensdauer von mehreren hundsmid Jahren, wahrend die der M-Sterne bis
zu 100 Milliarden Jahre betragt. G-Sterne wie umsswnne haben eine Lebensdauer von rund 10
Milliarden Jahren. Urspringlich war die Sequenzhalgetisch geordnet, da in ihr eine zeitliche
Entwicklungssequenz der Sterne gesehen wurde. dbedige sich jedoch als falsch heraus. Spater
wurde die Sequenz nach oben genannten Kriteriemdgety Buchstaben weggelassen und die
Reihenfolge zum Teil gedndert. Doch bestimmte Bdwringen blieben. So werden die Klassen O,
B, A als friihe Typen, F und G als mittlere TypewigoK und M als spater Typen bezeichnet. Die
Sequenz O bis M kann durch einen englischen Merlsatht eingepragt werdei® Be A Fine

Girl Kiss Me. Spater kamen noch weiteren Spektralklassen hietwa die Typen L und T.
Allerdings gehdren 99 Prozent der Sterne einem ¥gp O bis M an. Nachfolgend wird
ausfuhrlicher auf die Spektraltypen eingegangen:

Sterne vom Spektraltyp O: Im Spektrum von ganz frihen O-Sternen dominieman i
optischen Spektrum die Absorptionslinien von eihfamnisiertem Helium. Mit ,ganz frih*
ist hier die Stellung in der Reihenfolge von dehd@n zur niedrigeren Temperatur gemeint.
Somit haben ,ganz frihe" O-Sterne eine hdhere Teatpebzw. eine Farbe, die mehr ins
Blaue geht als die spateren O-Sterne. Im ultraiteneSpektrum gibt es starke Linien von
hochionisierten Elementen, wie z.B3*Qund Si*. Bei spateren O-Sternen werden diese
Linien schwacher und werden von solchen mit niesatgg lonisationsstufen abgelost. Im
optischen Spektrum sind dann Linien vom nichticertsin Helium (H® und die Balmer-
Linien von nichtionisierten Wasserstoff YH zu sehen. Das Maximum des
Strahlungskontinuums liegt im ultravioletten Beleic

Sterne vom Spektraltyp B Die Linien des einfach ionisierten Heliums vemstiden
praktisch und die des nichtionisierten Heliums werdschwacher. Die Linien des
Wasserstoffs (B werden starker. Das Maximum des Strahlungskontitailiegt zwar noch
im ultravioletten Bereich, doch steigt der Antegisdoptischen Bereichs am Kontinuum.

Sterne vom Spektraltyp A: Die Stérke der Linien des Wasserstoffé)(krreicht bei den
Typen A0 — Al ihr Maximum. Durch den sogenanntefnmi@a-Sprung verstarkt, liegt das
Maximum des Strahlungskontinuums nun im optischereBh. Im Spektrum treten nun die
ersten Linien von Metallen auf, besonders voh el C4.

Sterne vom Spektraltyp F: Die Linien des Wasserstoffs werden im Spektrunwéciner,
wéahrend die der Metalle starker werden. Es tretesh aermehrt die Linien von neutralen
Atomen auf, etwa Fe

Sterne vom Spektraltyp G: Im Spektrum werden die Linien von ionisierten Mieta
schwécher, die von neutralen starker. Der Balmew®p und die Balmer-Linien des
Wasserstoffs verschwinden aus dem Spektrum. DasnMax des Strahlungskontinuums
liegt im optischen Bereich, jedoch starker zu desdmgeren Frequenzen bzw. grof3eren
Wellenlangen hin verschoben. Die Sonne ist eimnStem Spektraltyp G2.

Sterne vom Spektraltyp K: Die Linien in den Spektren von K-Sternen sind estter auf
neutrale Atome (z.B. Cpoder auf einfache Molekiile (z.B. CH und CN) zldidiihren.
Das Maximum des Strahlungskontinuums liegt noctoptischen Bereich, jedoch deutlich
im Bereich der niedrigeren Frequenzen bzw. grof3elieilangen.

Sterne vom Spektraltyp M: In den Spektren von M-Sternen dominieren Molekiitizn,
insbesondere von Titanoxid (TiO) im Falle von spatd-Sternen. Das Maximum des
Strahlungskontinuums liegt im infraroten Bereich.

Sterne vom Spektraltyp L: Die Starke der TiO-Banden in den Spektren von éri&in
nimmt zu. Hinzu kommen die Banden von Metallhybnide.B. FeH und CaH) und von
Wasser (HO).
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Sterne vom Spektraltyp T: Im optischen Spektralbereich befinden sich kaunchno
Informationen. Im nahen infraroten Spektralberettdminieren die Banden von Wasser
sowie extrem breite und starke Absorptionslinien Wethan (CH).

In Erg&nzung zu den Spektraltypen wurden noch diechtkraftklassen eingefihrt. Die Leuchtkraft
eines Sterns ergibt sich nach Gleichung (11) awusQteerflache eines Sterns R und seiner
effektiven Temperatur gk

L= 4 R2 T

Bei einer bestimmten Temperatur hangt die Leuchitlemes Sterns also nur noch von seiner
Oberflache bzw. von seinem Radius ab. Je hohee e&unchtkraft bei einer bestimmten Temperatur
bzw. bei einem bestimmten Spektraltyp ist, umso3grémuss auch sein Radius sein. Daraus
ergeben sich nachfolgende Leuchtkraftklassen:

Leuchtkraftklasse la/b: Uberriesen,

Leuchtkraftklasse Il: helle Riesen,

Leuchtkraftklasse lll: Riesen,

Leuchtkraftklasse 1V: Unterriesen,

Leuchtkraftklasse V: Zwerge (normale Hauptreihe, etwa unsere Sonne)
Leuchtkraftklasse VI: Unterzwerge.

Die Leuchtkraftklasse I ist in die Unterklassenléy und Ib unterteilt. Die Sonne ist vom Typ G2
V. Im sogenannten Yerkes-System werden noch diehtkraftklassen O fiur ,Hyperriesen* und
VII far ,Weil3e Zwerge* aufgefiihrt.

3.5 Hertzsprung-Russell- und Farben-Helligkeits-Digramm

Bestimmte Zustandsgrof3en von Sternen konnen in r@namge eingetragen werden. Beim

Hertzsprung-Russell-Diagramm wird in der Regel disolute Helligkeit der Sterne gegenuber
ihren Spektraltypen aufgetragen. Auf der Abszissma@erechte Achse, x-Achse) stehen die
Spektralklassen bzw. die Farben bzw. die Temperatund auf der Ordinate (senkrechte Achse, y-
Achse) die absoluten Helligkeiten. Die Koordinateerden so gewahlt, dass die leuchtkraftigsten
Sterne oben sowie die frihesten Spektraltypen jakez und die spatesten ganz rechts stehen.

In dem Diagramm fallen sofort bestimmte Korrelaéonbzw. Konzentrationen in bestimmten

Bereichen auf. Von links oben nach rechts untesp dh Richtung abnehmende absolute
Helligkeiten und Temperaturen, verlauft die sogemarilauptreihe. In diesem engen Band befindet
sich die uUberwiegende Anzahl der Sterne. HierbeidBl es sich um Sterne, welche durch
Kernfusion Wasserstoff in Helium umwandeln. Also gewd6hnliche Sterne, welche sich je nach
Stellung im Diagramm aufgrund ihrer Masse und Q&elfentemperatur unterscheiden. Die Sonne

hat den Spektraltyp G2 und eine absolute Helligkeit 4M84. Sie befindet sich etwa in der Mitte
der Hauptreihe. Oberhalb der Hauptreihe, rechts,obefindet sich der sogenannte Riesenast. Sie
haben im Vergleich zu einem Hauptreihenstern eimestimmten Spektraltyps eine wesentlich
groRere absolute Helligkeit. Diese kommt dadurcktamde, dass ihre Radien wesentlich grof3er
sind und damit ihre Sternoberflachen. Somit wird emer grof3eren Sternoberflache Strahlung
ausgesandt, so dass die absolute Helligkeit diteene grof3er ist.

Nachfolgend das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD):
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Leuchtlkraft m———

Spektralklazse

Bild 11: Das Hertzsprung-Russé&liagramm /
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/Hertzsprung-RusselibBramm

Unter dem Riesenast befinden sich die sogenarumgerriesen. Unterhalb der Hauptreihe, links
unten, befinden sich die Sterne eines friihen Sgigjts mit geringerer absoluter Helligkeit. In

ihrem Fall sind die Radien und damit die Oberflackehr klein. Im Ergebnis wird aufgrund der
geringeren Oberflache weniger Strahlung ausgesaimdtdiesen Fallen wird von Zwergen

gesprochen. So befinden sich die sogenannten W&Wgerge in diesem Bereich des Hertzsprung-
Russell-Diagramms. Somit bilden die im vorherigenapKel 3.3 angesprochenen

Leuchtkraftklassen (I — VI) bestimmte Bereiche iese@m Diagramm. Das Hertzsprung-Russell-
Diagramm bringt die wichtigsten Strahlungscharaktiéia miteinander in Beziehung: Die

Gesamtstrahlungsleistung (Leuchtkraft) L und dieal8tingsleistung pro Flacheneinheit der
Sternoberflache. Letzteres Charakteristikum istBrgebnis die effektive Oberflachentemperatur
Ter €InEs Sterns.

Fur die Sterne eines Sternhaufens oder einer nigegen Galaxie wird in der Regel ein
sogenanntes Farben-Helligkeits-Diagramm verwendetiesen Fallen haben die Sterne in etwa die
gleiche Entfernung von einem Beobachter. StattSgexktralklassen wird dann die Farbe der Sterne
gegen ihre absoluten oder scheinbaren Helligkeitégetragen.
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Nachfolgend das Farben-Helligkeits-Diagramm (FHD):

M.
‘o
=
=F
T Alter-Null-Hauptreihe
1}
=
=
)
=
|:| —
Abzwe
5=
+10 —
+15 —
i I
0 05 +1.0 «1,5 (B-W1
Farbhndex

Bild 12: Das Farben-Helligkeit®iagramm /
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/Farben-Helligkeits-&jjramm
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4.0 Der Aufbau der Sterne

Der konkrete Aufbau eines Sterns hangt von seiresde ab. Ein Stern ist im Prinzip eine Gaskugel
im hydrostatischen Gleichgewicht. Aufgrund der Giation wirde diese Gaskugel kollabieren. Die
entgegenwirkende Zentrifugalkraft aufgrund der 1Staation ist viel zu schwach, um der
Gravitation entgegenzuwirken. Vielmehr wirken derah die kinetische Energie der Gasteilchen
erzeugte Gasdruck und der in den Sternen vorhemseh Strahlungsdruck der Gravitation
entgegen. Da die Sternmaterie, hauptsachlich eisn®d aus Wasserstoffkernen, Heliumkernen und
Elektronen, vereinfacht wie eine Flussigkeit bemdlen werden kann und alle gegensatzlich
wirkenden Krafte im Gleichgewicht sind, wird vonnem hydrostatischen Gleichgewicht
gesprochen. Die Temperatur ist ein Mal3 fur die tische Energie der Gasteilchen. Je hdher die
kinetische Energie der Gasteilchen, desto hoheatiesTemperatur. Energiequelle fir die kinetische
Energie der Gasteilchen und der in den Sternerugtee Strahlung ist die Kernfusion. In einem
stabilen Stern herrscht folgendes Gleichgewicht:

Gravitationsdruck = innerer Druck (Gas- und Straggkdruck)

Bei einer Verringerung des inneren Druckes erfodgtfgrund des Gravitationsdrucks eine
Kontraktion des Sterns. In Folge steigt der innBreck wieder an und die Kontraktion wird
beendet bzw. durch Expansion des Sterns wieder kehge Auf diese Weise stellt sich das oben
beschriebene Gleichgewicht ein. Ohne den Gravitatinuck wirde der Stern expandieren.

Es gibt vier Zustandsgleichungen die den Aufbaesisterns beschreiben konnen. Bei einem Stern
wird zwischen seiner Atmosphare und seinem innétgbau unterschieden. Der konkrete innere
Aufbau eines Sterns hangt von seiner Masse ab.dSétrlich besteht der Stern aus einem Kern, in
dem die Fusion von Wasserstoff zu Helium stattfinde massereicher der Stern ist, desto hoher ist
seine Kerntemperatur. In Abhéngigkeit der Kernterapg dominieren bestimmte
Kernfusionsreaktionen von Wasserstoff zu Heliume dpéater ausfuhrlich behandelt werden.
Ansonsten gibt es in Abhangigkeit von der Sternmaden Energietransport in bestimmten
Bereichen des Sterns durch Konvektion oder durcihiingstransport. Des Weiteren verfligen die
Sterne Uber Drehimpuls (Rotation) und ein Magnéif@as Magnetfeld ist wiederum fur die
Sternaktivitat verantwortlich. Nachfolgend wird &ilglicher auf den Sternaufbau eingegangen.

4.1 Die Grundgleichungen des Sternaufbaus

Aus allgemeinen physikalischen Prinzipien wird &gstem von Grundgleichungen aufgestellt,
welche jeweils bestimmte Aspekte des Sternaufb&esshreiben und miteinander in Beziehung
stehen. Zur Vereinfachung der Darstellung wird eorem nicht rotierenden Stern ohne ein starkes
Magnetfeld ausgegangen. Es treten also bei diessschBeibung keine Zentrifugal- und
Gezeitenkrafte sowie keine magnetischen Krafte daf. diesem Fall wirken auf jedes
Massenelement im Stern nur Gravitationsdruckkréfte innere Kréfte, die radial nach innen oder
aul3en gerichtet sind. Der Stern wird als Gaskugélabhtet, welche durch die Eigengravitation
zusammengehalten wird. Als einzige unabhéngigeakiwird der Abstand vom Sternzentrum r
eingefuhrt.

Die Massenverteilung in einem Stern wird durch Bimktion M(r) beschrieben. Sie gibt an, wie
viel Masse sich innerhalb einer konzentrischen Kugié dem Radius r befindet. Die Variable r
geht vom Zentrum bis zum Oberflachenradius desStRr lauft also von 0 bis R. Betrachtet wird
eine konzentrische Kugel mit der infinitesimalercka dr (bedeutet: die Dicke geht gegen den Wert
0) und dem Volumen 42dr. Mit wachsendem r vergro3ert sich die Massedivi(r). Da Masse das
Produkt aus dem Volumen und der Dichtest, ergibt sich als erste Differenzialgleichurig fien
Sternaufbau:

dM(n/dr=41r2
(16)
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Die Masse eines Sterns ergibt sich aus dem Volwmender Dichte des Sterns. Das Volumen des
kugelsymmetrischen Sterns hangt wiederum direkt @ennradius R ab. Die Dichte eines Sterns
ist in dieser Gleichung zunachst noch eine Unbeliear8ie hangt vom Druck, der Temperatur und
der chemischen Zusammensetzung innerhalb der Galdbzng. des Sterns ab.

Der Stern soll in einem mechanischen Gleichgewss#in, welches wiederum vom Druck P
abhangt. Der Druck P in einem Stern nimmt von se@igerflache bis zu seinem Zentrum zu. In
jedem Volumenelement des Sterns sollen sich dieft&KréDruck und Gravitation) in einem

Gleichgewicht befinden. Fur ein hydrostatischest gil

P(n/dr =-g
(17)

Die GroRRe g ist die Schwerebeschleunigung, welegelgen ist durch:

g = GM(n)/rz
(18)

G ist die Gravitationskonstante (G = 687" m2s3kg™). Als zweite Differenzialgleichung fiir den
Sternaufbau ergibt sich:

P(r)/dr =-GM(nN/r2 =-g
(19)

Ein Stern strahlt erhebliche Energiemengen ab. eDiesergiemengen werden lber sehr lange
Zeitraume abgestrahlt. Chemische Energiequellem fvdsverdende potentielle Energie aufgrund
der Kontraktion eines Sterns wuirden nicht ausreich®er Energieverlust aus einem
Energiereservoir muss laufend kompensiert werdeiiiDkommt nur die Energiegewinnung aus
Kernfusion in Frage. Bei der Kernfusion wird Masgemal der Formel E = mc? in Energie
umgewandelt. Im Falle der Fusion von WasserstoffHalium werden vier Wasserstoffkerne
(Protonen) zu einem Heliumkern (bestehend aus Pwonen und zwei Neutronen) fusioniert. Die
Masse der Ausgangsteilchen ist groRer als die deduRtes. Die Massendifferenz wird in Energie
umgewandelt. Die dabei entstehende Energie versah auf Strahlung und Neutrinos. Die
Neutrinos wechselwirken kaum und verlassen ungehirden Stern. Die Leuchtkraft eines Sterns
ergibt sich aus dem Strahlungsverlust pro ZeiteinBeeser Verlust muss wiederum durch die pro
Zeiteinheit erzeugte Energie, welche durch Kermiustrzeugt wird, kompensiert werden. Diese
ausgeglichene Bilanz muss fur jede konzentrischggeKum Sterninnern gelten, an deren
Oberflache die lokale Leuchtkraft L(r) sein solliepro Zeit durch die Kugel mit dem Radius R
flieBende Energie hat den Wert L(R). Dieser Wetrtais der Sternoberflache mit dem Radius R
gleich der Gesamtleuchtkraft L des Sterns. Daragibtesich die dritte Differenzialgleichung fur
den Sternaufbau:

dL(r)/dr=4r?
(20)

Die GroRe ist die durch Kernfusion pro Masseneinheit und g@eiteinheit freigesetzte
Energieerzeugungsrate. Diese hangt vom Druck, dempé€ratur und der chemischen
Zusammensetzung der Gaskugel bzw. des Sterns ab.

Die im Zentrum bzw. Kern des Sterns erzeugte Emenguss laufend nach auf3en transportiert
werden. Die Richtung dieses Transportes ergibt sals einem Temperaturgefélle vom
Sternzentrum bis nach auf3en. Mit steigendem Abstamdm Zentrum des Sterns nimmt die
Temperatur T ab. Der Energietransport kann aufrdiWé@rmeleitung, Konvektion und Strahlung
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erfolgen. Hier soll die Gleichung fur den wichtigst Fall, den Strahlungstransport, betrachtet
werden. In Abhangigkeit von seiner Temperatur #trggdes Volumenelement eine bestimmte
Temperatur aus. Der Temperaturgradient (AbfallT@danperatur) ergibt sich durch die Betrachtung
von zwei Volumenelementen an der Stelle r und r.-Bdide Volumenelemente strahlen sich zwar
gegenseitig Energie zu, doch ist das weiter aulggerde Volumenelement an der Stelle r + dr
etwas kihler als das weiter innen liegende \oludeznent an der Stelle r. Das kuhlere
Volumenelement emittiert jeweils weniger Strahluelg das heil3ere. Es gibt also weniger nach
innen gerichtete Strahlungsstréme, als nach auBechtet sind. Im Ergebnis gibt es in Richtung
des Temperaturgradienten einen resultierenden aadan gerichteten Strahlungsstrom, der an der
Stelle r zur Leuchtkraft L(r) fuhrt. Durch den Teempturgradienten dT/dr ergibt sich die
Differenzialgleichung fiur den Strahlungstransporh iSterninnern und damit die vierte
Differenzialgleichung fur den Sternaufbau:

dT(r)/dr = (3/64) (1 )" ( Ir2) (L{r)/ T?)
(21)

Die GrofRe st ein Uber allen Frequenzen gemittelter Absorstkoeffizient und die Stefan-
Boltzmann-Konstante. Insgesamt benétigt ein im Kermeugtes Photon mehrere 10.000 bis
100.000 Jahre, um unter Energieverlusten aufgramdWechselwirkungen mit der Sonnenmaterie
(Absorption und Emission) die Sternoberflache zeiehen und damit abgestrahlt zu werden. Nur
aufgrund einer Vielzahl von gleichzeitig ablaufend8trahlungstransportprozessen erfolgt eine
kontinuierliche Abstrahlung nach auf3en.

4.2 Die Sternatmosphére

Der Begriff der Sternatmosphére bezieht sich inm&pi auf die oberen Schichten eines Sterns, in
denen die Spektrallinien erzeugt werden. Im Fabe 8onne ist dies die zirka 400 km dicke
Photosphare. An die Photosphare der Sonne schi@@emoch die einige 10.000 km ausgedehnte
Chromosphére und daran die noch weiter reichendeme®dorona an. Der durchschnittliche
Temperaturbereich der Sternatmospharen liegt zersci3.000 und 50.000 K. Die
Schwerebeschleunigung in ihnen ist bei Hauptreleensn groRer als bei Uberriesen. Die
Sternatmosphéaren bilden den Ubergangsbereich zavisdem Stern und dem Weltraum. Ihre
Homogenitat ist nicht mehr gegeben. So bewirkenvagnetfelder der Sterne Erscheinungen wie
Sternflecken, Fackeln und Flares. Des Weiteren atifgrund von geometrischen Effekten die
sogenannte Randverdunklung auf. Im Gegensatz zcit®ides Sterns ist die Sternatmosphare
auf3erst dunn. Ihre Dichte nimmt von der Sterno&elt in Richtung Weltraum massiv ab.

4.3 Der innere Aufbau eines Sterns

Der konkrete innere Aufbau eines Sterns hangt veimes Masse ab. Allerdings hat jeder
Hauptreihenstern einen Kern mit ausreichend hoherck@n und hoher Temperatur, in dem die
Kernfusion von Wasserstoff zu Helium stattfindetei Bder Kernfusion werden kurzwellige
Strahlung und Neutrinos erzeugt. Die Neutrinos ass¢n ungehindert den Stern. Die
Strahlungsenergie muss jedoch durch die Sternreatéransportiert werden. Fir den
Energietransport stehen prinzipiell drei Wege zerf§8gung:

Warmeleitung
Strahlung
Konvektion

Die Warmeleitung erfolgt durch die Kollision vonilbhen. Sie spielt vor allem bei Festkorpern
eine Rolle, doch weniger bei Gasen und damit aucht rals Energietransport in Sternen. Der
Energietransport in Sternen erfolgt durch Konvektiand Strahlung. Die Konvektion als
Energietransport begegnet uns bereits im Alltaglicé in einem Topf mit kochendem Wasser.
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Das heil3ere Wasser steigt auf, sendet Warme augam#éiihlere Wasser sinkt dann wieder zum
Boden des Topfes. Dort nimmt es Warmeenergie adfsteigt wieder nach oben. In einem Stern
steigen Gasblasen auf. Die heil3eren Gasblaseristaid, die kihleren sinken wieder nach unten.
Der Temperaturunterschied zwischen heil3eren unkbidihGasblasen betragt einige 100 K. Sterne
mit Massen von bis zu einer halben Sonnenmassersihkonvektiv. Bei diesen Sternen spielt der
Strahlungstransport im Prinzip keine Rolle. Bei r&¢® mit mittleren Massen (0,5 — 1,5
Sonnenmassen) erfolgt der Energietransport vom laeszunachst durch Strahlung und dann in
dem oberen Sternbereich durch Konvektion. Bei miegdeen Sternen (M > 1,5@1): erfolgt der

Energietransport vom Kern aus zunachst durch Karmekind dann in den oberen Bereichen des
Sterns durch Strahlung.

Bild 13: Konvektion und StrahlungstransportSternen verschiedener Masse /
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/Sternaufbau

4.4 Energieerzeugung in Sternen

Ein Stern strahlt erhebliche Energiemengen ab. eDiesergiemengen werden lber sehr lange
Zeitraume abgestrahlt. Chemische Energiequellem fvdsverdende potentielle Energie aufgrund
der Kontraktion eines Sterns wirden nicht ausreich®er Energieverlust aus einem
Energiereservoir muss laufend kompensiert werdeafiiCkommt nur die Energiegewinnung durch
Kernfusion in Frage. Bei der Kernfusion wird Masgemal der Formel E = mc? in Energie
umgewandelt. Im Falle der Fusion von Wasserstoffielium gilt: Netto werden im Ergebnis vier

Wasserstoffkerne (Protonen) zu einem Heliumkernstébeend aus zwei Protonen und zwei
Neutronen) fusioniert:

4HY  Het+ 26 +2

Die relative Atommasse des Wasserstoffs betradi8],8ie des Heliums 4,003. Angewendet auf
obere Gleichung ergibt sich:

4-1,008 =4,032
Die Massendifferenz zwischen den vier Wasserstaftxe und dem Heliumkern betragt:
m = 4,032 - 4,003 = 0,29
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Dies entspricht 0,7 Prozent der Masse, welche gedsiflinachfolgenden Formel in Energie
umgewandelt wird:

E = mc2
(22)

Die Masse der Ausgangsteilchen ist grofRer als eseRtoduktteilchens. Die Massendifferenz wird
in Energie umgewandelt. Ein Teil der Energie vetida Form von energiereichen Photonen (
Strahlung) den Kern, der andere Teil in Form vomitNieos (¢). Die Neutrinos wechselwirken fast

Uberhaupt nicht mit Materie, so dass sie direkt &eerne verlassen und sich fast mit
Lichtgeschwindigkeit fort bewegen. Fiur die FusiaanwVasserstoff gibt es zwei grundsatzliche
Reaktionswege. Der Proton-Proton-Prozess und dehleKstoff-Stickstoff-Sauerstoff-Zyklus
(CNO-Zyklus oder Bethe-Weizsacker-Zyklus). Die Eneproduktionsrate dieser Reaktionswege
ist jeweils unterschiedlich temperaturabhéngig:

der Proton-Proton-Prozess= T5,
der CNO-Zyklus: ~ T*%-18

Beide Reaktionswege werden bei der Fusion zu Watsdeund Helium genutzt. Der CNO-Zyklus

ist starker temperaturabhéangig als der Proton-RtBrozess. In welchem Verhdltnis beide
Reaktionswege in einem Stern vorkommen hangt vores&erntemperatur ab. Bei Temperaturen
um 10 Millionen bis 15 Millionen Kelvin, wie in ueser Sonne, dominiert der Proton-Proton-
Prozess. Bei hoheren Temperaturen dominiert zunethrder CNO-Zyklus. Nachfolgend werden
beide Reaktionswege vorgestellt.

Beim Proton-Proton-Prozess reagieren zunachst XMasserstoff-Kerne (Protonen) zu einem
Deuterium-Kern aus einem Proton und einem Neutrdrerbei handelt es sich um ein

Wasserstoffisotop. Bei dieser Reaktion werden esitPon € und ein (Elektron-)Neutrinog frei:

1 1 2. o
iH+4H He+e+ ¢

Im nachsten Schritt reagiert der Deuterium-Kern enitem weiteren Wasserstoff-Kern zu einem
Kern des Helium-IsotopsHe®. Der Kern dieses Helium-Isotops besteht aus zweioRen und
einem Neutron. Bei der Reaktion wird ein Gamma-Bhoffrei:

H2+HY He3+

In einem weiteren Reaktionsschritt reagieren zwelium-3-Isotope zu Helium-4. Dabei werden
zwei Wasserstoffkerne ausgesandt, welche wiedetunwéitere Fusionsreaktionen zur Verfigung
stehen:

,Hed +,Hed  ,Het + 2H!

Dies ist der Proton-Proton-Prozess | bzw. der Haagtionsweg. Nachfolgen wird dieser noch
einmal zusammengefasst und auch schematisch dalgest

HY+HY HZ+ e+
H2+Hl  Hed+
Hed+ Hed  Het + 2HL
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Bild 14: Der Proton-Proton-Prozess / Queligp://www.fakko.de/school/sonne/aufbau.htm

Beim Proton-Proton-Prozess gibt es noch Verzweigongwelche allerdings bei der
Energieerzeugung eine untergeordnete Rolle spi®@eim Proton-Proton-Prozess Il und Il sind
die beiden ersten Reaktionsschritte wie beim PrByamton-Prozess I. Jedoch reagieren im dritten
Reaktionsschritt ein Helium-3-Kern und ein Heliunkkdrn unter Aussendung einesPhotons
miteinander zu einem Beryllium-Kern:

Hed+ Het  ,Be’ +

Der Beryllium-Kern besteht aus vier Protonen urebsn Neutronen. Beim Proton-Proton-Prozess
Il reagiert der entstandene Beryllium-Kern mit @mElektron eunter Aussendung eines Neutrinos
zu einem Lithium-Kern, welcher aus drei Protoned uer Neutronen besteht:

Be’+e LT+
Der Lithium-Kern reagiert wiederum mit einem Wasseif-Kern zu zwei Helium-4-Kernen:
gLi”+HY  ,Het +,He?
Die Gesamtreaktion fir den Proton-Proton-Prozekaitet:

1 1 2 . o
iH*+4H He+e+ ¢

H2+HY Hed+
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Hed+ Het  ,Be’ +
Bel+e LT+

sLi”+Hl  ,Het + Het

Beim Proton-Proton-Prozess Il reagiert der BeugtitKern statt mit einem Elektron mit einem
Wasserstoff-Kern unter Aussendung eindzhotons zu einem Bor-Kern, welcher aus funf Preton
und drei Neutronen besteht:

Y4 1 8
Be’ + Hl BB+

Das Bor-8-Isotop ist instabil und zerfallt unterssendung eines Positrons sowie eines Neutrinos
zu einem Beryllium-8-Kern, bestehend aus vier Rretound vier Neutronen:

B8 ,Bef+e+

e

Der Beryllium-8-Kern zerfallt wiederum in zwei Hein-4-Kerne:
.Be®  Het + Het
Die Gesamtreaktion fur den Proton-Proton-Prozédadtet:

HY+ R HZ+ e+

H2+ Hl  Hed+

Hed + Het  ,Be’ +

,Be’ + Hl BB+

B8 Bf+e+

Bt Het + ,He?
Beim Kohlenstoff-Stickstoff-Sauerstoff-Zyklus (BetWeizsacker-Zyklus) wird Kohlenstoff (C)
(jeweils 6 Protonen und 6 Neutronen im Kern) alsagator benétigt. Im ersten Reaktionsschritt

reagiert ein Wasserstoff-Kern mit einem Kohlenstdin unter Aussendung eines Gamma-Photons
zu einem Stickstoff-13-Kern, welcher aus siebertdfren und sechs Neutronen besteht:

Der entstandene Stickstoff-Kern ist instabil undfé# unter Aussendung eines Positrons sowie
eines Neutrinos in einen Kohlenstoff-13-Kern, welcbh Protonen und sieben Neutronen im Kern
hat:

31



7N13 6013 + e++ e

Dieser Kohlenstoffkern reagiert mit einem Wassdirg€ern unter Aussendung einesPhotons zu
einem Stickstoff-14-Kern, welcher aus sieben Pretonnd sieben Neutronen besteht:

eCl3+HT  oN14+

Der entstandene Stickstoff-Kern reagiert mit eine@giteren Wasserstoff-Kern unter Aussendung
eines -Photons zu einem Sauerstoff-15-Kern, welcher aind Brotonen und sieben Neutronen
besteht:

Der Sauerstoff-15-Kern ist instabil. Er zerfallt ten Aussendung eines Positrons und eines
Neutrinos in einen Stickstoff-15-Kern, welcher ateben Protonen und acht Neutronen besteht:

8015 7N15 + e++ e
Der Stickstoff-15-Kern reagiert mit einem weitei®asserstoffkern zu zwei Helium-4-Kernen:
AN+ HL  SHet +oHe?

Dabei wird das zu Anfang der Reaktion als Katakyshenotigte Kohlenstoff-12 wieder freigesetzt,
welches dann wieder fur den CNO-Zyklus zur Verfigateht. Der Kohlenstoff wurde bei der
Reaktion also nicht verbraucht, sondern nur alsalgasitor verwendet. Nachfolgend die
Gesamtreaktion fur den CNO-Zyklus und eine schestlag Darstellung:

eCl2+ 0l oN13+
NIB (clBigta
eCL3+H1  oN14+
N4l o154
015 oNIS+gr+ o

32



4 Puositron

Bild 15: Der CNOZyklus /
Quelle: https://de.wikipedia.org/wiki/Bethe-WeizsB36A4cker-Zyklus

Fur alle Formen von Kernfusionen in Sternen giltinZ€lne Reaktionsschritte haben
unterschiedliche Reaktionswahrscheinlichkeiten. Ausesem Grunde kodnnen einzelne
Reaktionsschritte unterschiedlich lange dauern. ld@glichen Zeitspannen liegen hier zwischen
wenigen Sekunden bis zu mehreren 100 Millionenerahvlanche Reaktionsschritte waren sogar
unter gewohnlichen Umstanden extrem unwahrschainNar aufgrund der Vielzahl an gleichzeitig
stattfindenden Prozessen wird im Ergebnis kontnfiake Energie erzeugt. So werden im Falle der
Sonne als Stern 616 Millionen Tonnen Wassersto®lia Millionen Tonnen Helium fusioniert. Eine
Masse von 4 Millionen Tonnen wird gemal3 der Glemch& = mc2 in Energie umgewandelt. Auch
andere Prozesse erhdhen die Reaktionswahrschémiliclso gibt es bestimmte Kernresonanzen
bei energetischen Prozessen oder quantenmechariffehkée (z.B. den Tunneleffekt) welche die
Reaktionswahrscheinlichkeit erh6éhen. Bei den Rasoefekten stimmen z.B. die
Anregungsenergien von einem Atomkern als Produktd®an Energien seiner Edukte (Ausgangs-
Atomkerne) Uberein. Beim quantenmechanischen Teffekt laufen Kernprozesse mit einer
gewissen Wahrscheinlichkeit bereits unterhalb déiirderforderlichen Startenergie ab.

4.5 Die Aktivitat der Sterne

Der Begriff der Sternaktivitdt fasst die Gesamthddr veranderlichen, relativ kurzlebigen
Erscheinungen in begrenzten Bereichen eines Stems auf der Sternoberflache und in der
Sternatmosphare zusammen. Ursache fur die Steritaktsind dynamische Prozesse in den
Magnetfeldern der Sterne. Sie auf3ern sich im Eigedda Sternflecken, Fackeln, Eruptionen bzw.
Flares und Protuberanzen. Aufgrund der EntfernurdggnSterne ist die direkte Beobachtung der
Sternaktivitaten noch sehr schwierig. Es dirftegauid des unterschiedlichen Aufbaus der Sterne
auch Unterschiede in der Auspragung der jeweili§tarnaktivitdt geben. Im Falle der Sonne als
Stern liegen aufgrund ihrer relativen Nahe zur Emgded der damit verbundenen guten
Beobachtungsmdglichkeit umfangreiche Daten zur Spaktivitdt vor. Die grundlegenden
Prozesse fur die Sonnenaktivitat durften auch iftreFeker Sternaktivitat zur Anwendung kommen.
Daher soll an dieser Stelle auch auf Kapitel 4.0ny&naktivitat“ in der Abhandlung ,Die Sonne*
verwiesen werden.
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5.0 Besondere Sterntypen

Zu den besonderen Sterntypen zahlen vor allem \deeanderlichen Sterne“. Bei diesen Sternen
kommt es zu einer Variation ihrer Leuchtkrafte. DRerioden dieser Variation kdnnen
unterschiedlich lang sein. Allerdings muss zwiscBegenannten Bedeckungsveréanderlichen und
physischen Veranderlichen unterschieden werden.dBei Bedeckungsveranderlichen kommt es
aufgrund der Bedeckung eines Sterns durch einereiB&gzu regelmaliigen Variationen der
Leuchtkrafte. Allerdings &ndert sich die tatsadiid euchtkraft dieser Sterne dabei nicht. Bei den
physischen Veranderlichen liegt die Ursache fur \deation der Leuchtkrafte in Prozessen im
Stern. Konkret kommt es bei den physisch Veranclegh zu einer Variation der
SternzustandsgrofRen, insbesondere der Leuchtirafied der Radien R. Letztere Grof3en sind
miteinander verbunden. Eine Anderung der Radient filhder Regel auch zu einer Anderung der
Leuchtkréfte von Sternen. Nachfolgend wird auf gkisdene Arten von verénderlichen Sternen
eingegangen.

Bedeckungsveranderliche: Aufgrund von gegenseitigen Bedeckungen in einengeen
Doppelsternsystem kommt es zu Helligkeitsschwankangn Abhangigkeit von der Lichtkurve
werden drei Unterklasse definiert, die folgende édgaungen tragen:-Persei-Sterne -Lyrae-
SterneundW-Ursae-Majoris-Sterne

Eruptive Veranderliche: In der Chromosphére und Korona dieser Sterne koesn#u eruptiven
Vorgangen und Flares. Diese filhren im Ergebnis aliighkeitsschwankungen. Des Weiteren
kommt es zu zuséatzlichen Aktivitaten in den Hullemd zu Ausbrichen von Gasmassen in Form
stellarer Winde. Dies fihrt auch zu Wechselwirkungpeit der Materie in der Umgebung dieser
Sterne. Unterschieden werden folgende UnterklagdgrOrionis-Sterne T-Tauri-Sterne UV-Ceti-
SterneundWolf-Rayet-Sterne

Pulsationsveranderliche Bei diesen Sternen kommt es zu einer radialerr odeht-radialen
Expansion und Kontraktion der Sternoberflache. Dia.Radien dieser Sterne pulsieren und damit
auch ihre Leuchtkréfte. In der Regel liegt einer@tg des hydrostatischen Gleichgewichtes vor.
Wenn die Fusionsrate im Stern abnimmt, dann wind Steahlungsdruck kleiner und kann den
Gravitationsdruck nicht mehr ausgleichen. In Fdtgenmt es zu einer Kontraktion des Sterns und
seine Oberflache bzw. Leuchtkraft wird kleiner. guind der Kontraktion steigt die Temperatur im
Innern des Sterns wieder an, was eine Steigerungruonsrate bewirkt. Aufgrund der héheren
Energieproduktion steigt der Strahlungsdruck an dad Stern expandiert wieder. Entsprechend
vergrof3ert sich auch seine Oberflache bzw. Leuafitikkufgrund der Expansion verringert sich die
Temperatur wieder, was zu einem Nachlassen derokarsite fiihrt. Danach geht der oben
beschriebene Prozess von vorne los und im Ergdiatien wir einen Pulsationsveranderlichen. Es
gibt funf Unterklassen: -Cygni-Sterng Cepheiden, Mira-SterndRR-Lyrae-Sterneind RV-Tauri-
Sterne Die Pulsationsveranderlichen liegen in einem sabm Streifen im Hertzsprung-Russell-
Diagramm, der Instabilitatsstreifen genannt wircer Cstreifen erstreckt sich an seinem unteren
Ende von der Hauptreihe bis in den Bereich desdisterne an seinem oberen Ende. Auf seinem
oberen Ende liegen die hellen Cepheiden, weiterrudie RR-Lyrae-Sterne undScuti-Sterne.

Rotationsveranderliche: Bei diesen Sternen haben die Helligkeitsschwanémnigre Ursachen in
ellipsoider Verformung der Komponenten von Doppelstn oder in unterschiedlichen
Verteilungen der Leuchtkréfte auf ihren Oberflaghem. durch Sternflecken. Sternflecken bilden
sich aufgrund des Magnetfeldes eines Sterns. An Hariritts- und Austrittsstellen von
magnetischen Schlauchen (bestehend aus Magnetieigliist die Temperatur geringer als die der
Ubrigen Sternoberflache, da an diesen Stellen wemtaterie durch Konvektion aufsteigen kann.
Diese Stellen erscheinen gegenuber der ubrigemditerflache dann dunkler. Es gibt drei
Unterklassen: -Canum-Venaticorum-Sterne, BY-Draconis-Sterne unidde.

Kataklysmische Veranderliche: Bei diesen Sternen kommt es zu Schwankungen ihrer
Leuchtkréfte aufgrund von thermonuklearen Reaktioaef der Sternoberflache und/oder im
Sterninnern. Wenn der Stern von einer Akkretionsgihumgeben ist, kann es zu Ausbriichen von
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Materie kommen. Eine Akkretionsscheibe ist eineaimzentrales Objekt, zum Beispiel ein Stern
oder ein Schwarzes Loch, rotierende Scheibe, dieeféain Richtung des Zentrums transportiert
(akkretiert). Dadurch sammelt der Stern Materie aafs bei dem Uberschreiten einer bestimmten
Masse und Temperatur zu thermonuklearen Prozesseh weiteren Prozessen, etwa den
Ausbrichen von Materie, fuhren kann. Bei diesenrn8te werden folgende Unterklassen
unterschieden:Novae Symbiotische SternedDQ-Herculis-Sterneund AM-Canum-Venaticorum-
Sterre.

Drei verschiedene Typen von Verénderlichen soligigrand ihrer Bedeutung in der Astrophysik,
besonders fiir die Entfernungsbestimmung, hervotgghaeverden: Die Cepheiden, die RR Lyrae-
Sterne und-Scuti-Sterne sowie die Mira-Sterne.

Cepheiden: Die Lichtkurven dieser Veranderlichen zeigen eirretativ steilen Anstieg zum
Maximum und dann einen merklich flachen Abfall. DAenplitude betragt typischerweise eine
GroRenklasse (). Die Perioden liegen zwischen 2 und 50 Tagen, ewvoles ein
Haufigkeitsmaximum bei Perioden mit 5 Tagen gibépkeiden sind Riesensterne, welche aus
Sternen mit mittlerer Masse (3 bis @j\)ﬂ entstanden sind und in denen das Heliumbrennen

stattfindet (siehe Kapitel 6 / Unterkapitel 6.1 B&eiZwerge). Fur die Entfernungsbestimmung sind
die Cepheiden aufgrund der sogenannten Periodechtl@aft-Beziehung von grol3er Bedeutung.

Die Leuchtkraft dieser Sterne wachst mit ihrer &dei Statt der Leuchtkraft wird in der Regel die

absolute Helligkeit M (z.B. die absolute Helligkéi,) als Berechnungsgrundlage genommen, so
dass daraus eine Perioden-Helligkeits-Beziehund: wir

M, = -2,99" log(P/1d) — 1,37
(23)

Zur Entfernungsbestimmung muss dann die aus devdeeberechnete absolute Helligkeit mit der
scheinbaren Helligkeit verglichen werden. Gleichu(@l) ist die einfachere Form. Die
Bezeichnung 1d bedeutet einen Tag. Aufgrund dearstdllaren Extinktion kommt es zu einer
Verfarbung des Sternlichtes, so dass ein korrigidfarbindex (B — V) mit beriicksichtigt werden
MusSs:

M, = -2,47" - 353" log(P/1d) — 2,68 (B - V)o
(24)

Der korrigierte Farbindex (B - What typischerweise Werte von 0,d4nd 0,9..

RR Lyrae-Sterne: Diese Verdnderlichen &hneln den Cepheiden. Die ldumen ihrer
Helligkeitsveranderungen betragen auch etwa einé3&iklasse. Allerdings ist die Periode
zwischen 0,1d und einem Tag (1d) wesentlich kleibas Haufigkeitsmaximum dieser Perioden
liegt bei 0,5d. Im Vergleich zu den Cepheiden hatherRR Lyrae-Sterne nur eine geringe Streuung
ihrer absoluten Helligkeit (M), welche zwischen 0 und O.giegt. Bei den RR Lyrae-Sternen
handelt es sich um Riesensterne, welche sich aumdssearmen Sternen (0,5 bis@pentwickelt

haben und in denen das Helium-Brennen stattfingieth¢ Kapitel 6 / Unterkapitel 6.1 Weil3e
Zwerge).

-Scuti-Sterne: diese Veranderlichen dhneln den RR Lyrae-Stergrdings sind deren Perioden
mit Werten zwischen etwa einer Stunde und funf &umnnochmals deutlich kirzer. Des Weiteren
sind deren Lichtkurven nicht so regelmafiig.

Mira-Sterne: Diese Veranderlichen haben Perioden im Bereich 108 bis 1.000 Tagen. Die
Amplituden ihrer Helligkeitsschwankungen liegen emem Bereich zwischen zwei und sechs
GroRRenklassen. Der Prototyp ,Mira“ (lateinisch: 8lieindersame) im Sternbild Walfisch hat eine
Periode von 331 Tagen und eine Amplitude von sé&itifRenklassen. UnregelmaRigkeiten in der
Lichtkurve sind allerdings sehr haufig. Bei den #dBternen handelt es sich um sehr kihle
Riesensterne.
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6.0 Endphasen der Sternentwicklung

Die Verweildauer eines Sterns auf der Hauptreihegh&on seiner Masse bzw. von seinem
Spektraltyp ab. Sehr massereiche Sterne der fr@pektraltypen O und B verweilen nur einige
hunderttausend Jahre auf der Hauptreihe, wahremd ndassearmsten Sterne der spaten
Spektralklasse M, rote Zwerge, bis zu 100 Milliard@ahre dort verweilen. Am Ende des
Hauptreihenstadiums ist der Wasserstoff im Kerntgediend in Helium fusioniert worden. Im
Zentrum des Sterns hat sich ein Heliumkern gebilttetallen Sternen wird dieser Heliumkern
soweit schrumpfen, bis eine Kerntemperatur von WMllonen Kelvin erreicht wird. Bei dieser
Temperatur kommt es dann auf unterschiedlicheuAdt Weise zum Beginn der Fusion von Helium
zu Kohlenstoff und Sauerstoff:

3pHet  gCl2+

6C12 + 2He4 8016 +

Um den Heliumkern herum fusioniert der noch vortearedWasserstoff zu Helium. Das heil3t, um
den Heliumkern hat sich eine Schale gebildet, ind#es Wasserstoffbrennen weiterhin stattfindet.
Daher wird in diesem Fall auch von einem sogenanifasserstoff-Schalenbrennen gesprochen.
Trotz des Wasserstoff-Schalenbrennens wird allgedindann nicht mehr von einem
Hauptreihenstern gesprochen, da es fir diese Defirauf die Kernfusionsprozesse im Kern des
Sterns ankommt, und dort findet dann keine Fusion Wasserstoff zu Helium mehr statt. Der
genaue Verlauf hangt allerdings wiederum von dersddaeines Sterns am Ende seines
Hauptreihenstadiums ab. Des Weiteren hdngen aecBrdiprodukte der Sternentwicklung von der
Sternmasse ab. Ein Stern endet in Abhangigkeit eemer Masse als Weiller Zwerg,
Neutronenstern oder stellares Schwarzes Loch. 8eneBSterne mit einer urspriinglichen Masse
von etwa bis zu SM,aIs sogenannte Weil3e Zwerge. Sterne mit einer é/iassinem Bereich von

etwa 8 bis 25K renden als Neutronensterne, welche sich als Pulsameerkbar machen. Als
stellares Schwarzes Loch enden wiederum SternéViassen von mehr als 2%y Nachfolgend
soll auf die verschiedenen Endstadien der Sternekitvng ausfihrlicher eingegangen werden.

6.1 Weil3e Zwerge
Sterne mit Massen zwischen 0,75 undd@fnden wie bereits oben erwahnt als Weil3e Zwerge. D

genaue Entwicklungsweg dorthin ist wiederum von kderkreten Masse abhangig. Daher werden
diese Sterne in Rote Zwerge (0,75 bis Ogy}/lmassearm (0,5 bis qu)rund in Sterne mit mittlerer

Masse (3 bis 8y unterteilt. Unsere Sonne gehort also zu den raassm Sternen.

Die Lebensdauer eind?oten Zwergesliegt bei tber 50 Milliarden Jahren. Bei einemehldes
Universums von etwa 13,6 Milliarden Jahren hat nk&in Roter Zwerg sein Endstadium erreicht,
so dass hier nur theoretische Modellberechnungeliegen. Ein Roter Zwerg endet als Weil3er
Zwerg. Nachfolgend soll zunachst der Massenberech0,5 bis 3 ausfiuhrlich betrachtet werden.

Wenn beimassearmen Sternerder Wasserstoffvorrat im Kern erschopft ist konthiet Fusion von

Wasserstoff zu Helium dort zum erliegen. Der KemStern hat sich nun tberwiegend mit Helium
angereichert. Da der Strahlungsdruck aufgrund @étenden Fusion nachlasst, gewinnt die
Gravitation die Oberhand und das bisher vorhantigdeostatische Gleichgewicht ist gestort. Der
Heliumkern schrumpft infolgedessen. Um den Kerruhefindet das oben erwahnte Wasserstoff-
Schalenbrennen statt, bei dem weiterhin Helium wgizenird und dadurch die Masse des
Heliumkerns zunimmt. Aufgrund der Kontraktion (Saompfung) des Heliumkerns nehmen seine
Dichte und Temperatur immer mehr zu. In diesem ahdt werden die Gesetze der
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Quantenmechanik zunehmend relevant. Aufgrund dese@e der Quantenmechanik kénnen
sogenannte Fermionen (dazu zahlen unter anderektrdglen, Atomkerne bzw. seine Bestandteile:
Protonen und Neutronen) nur bestimmte Quantenzustdbesetzen, jedoch kann jeder

Quantenzustand nur von einem Fermion besetzt weRliese Eigenschaft der Fermionen erzeugt
einen Druck, den sogenannten Fermi-Druck, welcleerGlavitation entgegenwirkt und damit der

zunehmenden Verdichtung des Kerns entgegenwirldséEigenschaften machen sich erst bei
einer stark komprimierten Materie bemerkbar. Wenafgaind der Rahmenbedingungen

entsprechende Eigenschaften bei den Fermioneretuffrwird von einer Entartung bzw. entartete
Materie gesprochen. Im Falle von entarteter Matgeiken fiir die Zusammenhéange von Drucken,
Temperaturen und Volumina andere Gesetzmalfiigkalgebei normaler Materie im Rahmen der

klassischen Physik.

Aufgrund der Kontraktion des Heliumkerns erhohthsiauch der Gravitationsdruck auf die

Wasserstoff-Schale, da diese dem Kernkollaps zwhdolgt. In Folge steigt die Fusionsrate in

dieser Schale an und ihre Temperatur nimmt zudiestSchale vorher der Kontraktion des Kerns
gefolgt, so nimmt ihr Volumen jetzt wieder zu. Dieuchtkraft des Sterns steigt im Vergleich zu

seinem Hauptreihenstadium jetzt signifikant an.gkund der groReren Sternoberflache ist seine
effektive Temperatur jedoch geringer. In diesendiGta wird von einem Unterriesen gesprochen.
Im Hertzsprung-Russell-Diagramm nimmt der Stern pure entsprechende Position ein, welche
sich unterhalb des sogenannRirsenastebefindet.

Im Falle eines Sterns mit einer Sonnenmasse wikHessine Leuchtkraft etwa um einen Faktor 10

im Vergleich zu seiner Leuchtkraft auf der Haugteeerhohen. Seine Oberflachentemperatur wirde
um knapp 2.000 K sinken. Der Radius dieses Stetmdenim Vergleich zu seiner Hauptreihenphase

um den Faktor 7 gro3er werden. Im Ergebnis wird @oemRoten Unterriesegesprochen.

Der Heliumkern nimmt weiter an Masse zu, infolgesgissteigt auch der Gravitationsdruck auf die
Wasserstoff-Brennzone, was zu einem Ansteigen deigen Fusionsrate fuihrt. Durch die héhere
Energieerzeugungsrate steigt die Temperatur andiméulRere Schichten des Sterns dehnen sich
weiter aus. Aufgrund der Ausdehnung der Sternhgiltdt deren Oberflachentemperatur bis auf
Werte von etwa 3.000 K ab. In den auf3eren Schidki@nen sich dann positive Wasserstoffionen
(H") mit Elektronen vereinigten und atomaren Wass#rét) bilden. Dieser atomare Wasserstoff
kann wiederum noch ein zusatzliches Elektron amfgge dass sich ein negatives Wasserstoffion
bildet (H). Infolgedessen wird die Schicht mit einer zunehd®sm Anzahl an negativen
Wasserstoffionen immer undurchlassiger (opaker) Stmahlung. Je groRBer die Abkihlung der
aulReren Sternhulle aufgrund ihrer Ausdehnung wdegto hoher wird die Dichte der negativen
Wasserstoffionen und umso hoher die Strahlungsehtiissigkeit dieser Schicht. Das
Wasserstoffbrennen liefert jedoch weiterhin Energie dass die Oberflachentemperatur wieder
ansteigt und die Dichte der negativen Wasserstwgfiovieder abnimmt. Die Strahlung kann wieder
besser entweichen und die OberflachentemperaturStess sinkt wieder, was wiederum eine
Zunahme der negativen  Wasserstoffionen und  damit edevi eine  grol3ere
Strahlungsundurchlassigkeit zur Folge hat. Diessclimebene Wechselwirkung wirkt wie ein
Thermostat und fuhrt dazu, dass die Oberflachertestyr des Sterns weitgehend konstant bleibt

Die hohere Fusionsrate bzw. Energieerzeugungsidtgumd des Wasserstofforennens fihrt zu
einer hoheren Leuchtkraft des Sterns, welche gegié@idhung (11) Proportional zu seinem Radius
und zu seiner effektiven Temperatur ist:

L ~ R2T¢"

Die effektive Temperatur bleibt aufgrund der obessdhriebenen Wechselwirkung weitgehend
konstant. So muss bei einer hoheren LeuchtkraftSleisis sein Radius gro3er werden. Nach zirka
100 Millionen Jahren als Unterriese entwickelt si@r Stern nun zu eineRoten RiesenDiese
Entwicklungsstufe wird auch etwa 100 Millionen Jahnhalten.
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Als Roter Riese hat ein Stern von einer Sonnennmeiesa Radius von etwa dem 100-fachen seines
ursprunglichen Radius als Hauptreihenstern. Aufdrusher damit verbundenen geringeren
gravitativen Bindung der auf3eren Materie und de$ @mai3en gerichteten Strahlungsdrucks verliert
der Stern etwa 10 bis 20 Prozent seiner ursprimgiicMasse. In dieser Entwicklungsstufe
kontrahiert der Heliumkern trotz des Fermi-Druckamer weiter. Seine Dichte und Temperatur
nehmen zu. Allerdings unterliegt entartete Matwrie oben bereits erwahnt anderen physikalischen
Gesetzmaligkeiten. Ein Temperaturanstieg im Kelnnt filicht zu einer Expansion des Kerns, wie
es bei gewohnlicher Materie der Fall wéare. Bei eif@mperatur von 100 Millionen Kelvin zindet
im Kern explosionsartig das am Anfang dieses Haaptkls beschriebene Heliumbrennen, bei dem
drei Heliumkerne zu Kohlenstoff fusionieren. EinilTdes Kohlenstoffs fusioniert mit einem
weiteren Heliumkern zu einem Sauerstoffkern. Dies@losionsartige Zindung des Helium-
Brennens wird als Helium-Blitz bzw. Helium-Flashzb&hnet. Innerhalb weniger Sekunden
werden Energien erzeugt, die einem Agquivalent vdd0 IMillionen Sonnenleuchtkraften
entsprechen. Die explosionsartige Freisetzung anginfihrt zu einer Expansion des Kerns, seine
Dichte und Temperatur nehmen ab. Entsprechendngemi sich auch die Fusionsrate des
Heliumbrennens. Infolgedessen schrumpft der Stechduesser etwa um den Faktor 10 und seine
Leuchtkraft betragt dann etwa 100 Sonnenleuchtkréft Hertzsprung-Russell-Diagramm wandert
der Stern auf dem sogenanntetorizontast welcher sich mittig im oberen Bereich dieses
Diagramms befindet. Es stellt sich ein stabilesrbgthtisches Gleichgewicht mit einem stabilen
Heliumbrennen im Kern ein. Die Entwicklung vom Hehi-Blitz bis zu diesem Zustand dauert fur
einen Stern mit einer Sonnenmasse wieder etwa 1lliorn Jahre. Neben der Fusion von Helium
zu Kohlenstoff und Sauerstoff kdénnen sich aufgrumdn Folgereaktionen mit weiteren
Heliumkernen auch Neon, Magnesium und Siliziumemld

Nach rund 100 Millionen Jahren auf dem sogenanrmienizontast im Hertzsprung-Russell-
Diagramm und einer gesteigerten Fusionsrate erfichighn der Heliumvorrat im Kern. Im Kern
dominieren nun die Kerne von Kohlenstoff und Satoéis wahrend sich eine Schale aus
Heliumkernen um diesen Kern gebildet hat. Aufgrdies Gravitationsdrucks liegt die Temperatur
in der Helium-Schale bei Gber 100 Millionen Kelvsg dass dort das Helium-Brennen weitergeht.
Uber der Helium-Brennzone befindet sich die duBeBthale aus Wasserstoffkernen, in der das
Wasserstoff-Brennen stattfindet. Das WasserstaéihBen erzeugt Heliumkerne, welches der
Helium-Brennschale die Heliumkerne liefert. Dasitt@-Brennen erzeugt wiederum Kohlenstoff-
und Sauerstoffkerne, die den Kern des Sterns euisend anreichern. Der Fermi-Druck verhindert
wiederum eine grenzenlose Kontraktion des Kerngerdihgs werden keine ausreichend hohen
Temperaturen mehr erzeugt, um ein sogenanntes Ksibfé oder Sauerstoffbrennen zu starten.
Der Stern besteht nun aus zwei Schalen (Wasserstudf Heliumbrennzone) und einem Kern aus
Kohlenstoff- und Sauerstoffkernen. Der Fermi-Druekhindert zwar eine grenzenlose Kontraktion
des Kerns, jedoch kontrahiert er aufgrund der Zomaalseiner Masse. In Folge des dadurch
hervorgerufenen Gravitationsdrucks steigen die TEeatpren in den Schalen, so dass die
Fusionsraten des Wasserstoff- und Heliumbrennem&ehruen. Die erhdhte Energieproduktion
bewirkt wiederum eine Zunahme des Sternradius. @édmgr dem Radius als Hauptreihenstern
kann der Radius nun auf das 2.000 bis 3.000-fackseeigen. Jetzt wird von einebiberriesen
gesprochen. Im Hertzsprung-Russell-Diagramm wird d¢eg vom Horizont-Ast bis zum
Uberriesen al#symptotischer Riesenasézeichnet. Dieser Ast steigt steil zu hoherent&devon
Leuchtkraft und geringeren Temperaturen auf. WaesedEntwicklung nicht durch physikalische
Prozesse gestoppt wirde, dann wirde sich dieseasystptotisch dem Riesenast annahern. D.h.
die Annaherung wurde immer enger werden, jedoch isrsUnendlichen ihr Ziel erreichen. In
dieser Phase ist der Massenverlust aufgrund eipneh meringeren gravitativen Bindung der
aulReren Sternschichten noch grol3er. Etwa 20 bi$rd@ent von der Ausgangsmasse gehen
verloren.

Typisch in dieser Entwicklungsphase ist, dass demSiann zu einem veranderlichen Stern (siehe
Kapitel 5) wird. Wenn der Helium-Vorrat in der Hain-Brennzone zur neige geht, dann nimmt die
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Fusionsrate stark ab und die Helium-Schale korgraHDie Temperatur in der Helium-Schale steigt
und infolgedessen auch die in der Wasserstoff-Bren@, was wiederum eine Erhdéhung der
dortigen Fusionsrate zur Folge hat. Es wird dadunefr Helium erzeugt, welcher wiederum als
Brennstoff fur die Helium-Brennzone zur Verfugunigghg und die dortige Fusionsrate wieder
ansteigen lasst bis der Heliumvorrat wieder erstthiép Der beschriebene Zyklus wiederholt sich
in einem Abstand von 10.000 bis 100.000 Jahren eiwaDutzend Mal. Es wird in diesem Fall
auch von sich zyklisch wiederholenden thermischatsdh gesprochen. Wahrend dieser Phase
verliert der Stern etwa 50 bis 90 Prozent seinesgangsmasse. Die vorhandene Materie sammelt
sich konzentrisch um den massenreduzierten Stexicher aus den beiden Brennschalen und dem
Kern besteht. Durch die weitere Zunahme der im ufelBrennen erzeugten Kohlenstoff- und
Sauerstoffkerne kontrahiert der Kern weiter. DegriStsendet nun hochenergetische ultraviolette
Strahlung aus. Die vom Stern abgestol3ene MasseHgille aus Gas und Plasma, wird durch diese
Strahlung zum Leuchten angeregt. Ein sogenampéeretarischer Nebelvird sichtbar. Der Name
resultiert daher, weil nach Friedrich Wilhelm Hdrec(1738 - 1822), dem Entdecker des Planeten
Uranus, eine Ahnlichkeit im Anblick zwischen deigen Nebeln und dem 1781 entdeckten
Planeten besteht. Zusammengesetzt sind die pleodt@an Nebel aus der Sternmaterie in der
Sternendentwicklungsphase, etwa zu 70 Prozent assefstoff, zu 28 Prozent aus Helium und
einem Rest von zwei Prozent aus Kohlenstoff, StafksSauerstoff und Spuren von weiteren
Elementen. Der Durchmesser von planetarischen Nelmt etwa bei einem Wert von einem
Lichtjahr. Die planetarischen Nebel haben meiste esphérische Gestalt, doch sind auch schon
bipolare Strukturen beobachtet worden. In unseraiaxés sind etwa 1.500 planetarische Nebel
bekannt, was bei einer Anzahl von 300 MilliardearBé&n verhaltnismafiig wenig sind. Dies dirfte
jedoch mit der relativ geringen Lebensdauer dangikxrischen Nebel zusammenhangen. Nach etwa
50.000 Jahren haben sich die Bestandteile des dlebehusgedinnt, dass dieser sich weitgehend
auflost und nicht mehr sichtbar ist.

Nach dieser Zeit hat der Stern auch seinen let@mbrennstoff verbraucht und seine &uf3eren
Schalen abgestoRRen. Zurlck bleibt ein Kern welttamptsachlich aus Kohlenstoff und Sauerstoff
und entarteten Elektronen besteht. Seine Massd lregeinem Bereich von 0,5 bis 0,6
Sonnenmassen. Eine Energieerzeugung durch thermeanekProzesse findet nicht mehr statt. Im
Hertzsprung-Russell-Diagramm hat der Stern wahokeser Phase den Asymptotischen Riesenast
verlassen und ist nun zu einem sogenanweiRen Zwergeworden. Allerdings ist wahrend dieser
Phase die Oberflachentemperatur des Sterns zungelsstgen, nachdem dieser seine Hille
abgestol3en hatte und aufgrund des SchalenbreneeRsristanter Leuchtkraft weiter kontrahiert
ist. Daher leuchtet ein Weil3er Zwerg zunachst iduloth-weildlichen Licht. Allerdings kuhlt der
Stern immer mehr aus, da keine Energieproduktiolnrrsgattfindet. Der Stern wird immer rétlicher
und dann unsichtbar. Aus dem Weil3en Zwerg ist @amsogenannter Schwarzer Zwerg geworden.
Der Bereich der Zwerg-Sterne befinden sich linksennim Hertzsprung-Russell-Diagramm,
unterhalb der Hauptreihe.

Ein WeilRer Zwerg hat bei einer Masse von 0,5 bisShnnenmassen ein Durchmesser von etwa
10.000 bis 20.000 km und eine sehr hohe Dichte etwva 1.000.000 g/cms3. Zwischen dem
Gravitationsdruck und dem Fermi-Druck hat sichsabiles Gleichgewicht herausgebildet.

Sterne mit einer mittleren Masse (3 bis 8y entwickeln sich ebenfalls zu Roten Riesen und

anschlieBend zu WeilRen Zwergen und planetarisclebelN. Allerdings unterscheidet sich der Weg
dorthin von den massearmen Sternen. Sterne mit piitderen Masse befinden sich weniger als
100 Millionen Jahre auf der Hauptreihe. Wenn siehkern aufgrund des Wasserstofforennens mit
Helium angereichert hat, kommt das Wasserstofflaerort zum erliegen. Um den Kern bildet
sich wiederum eine Schale, in der das Wasserstofftan stattfindet. Der Kern kontrahiert. Die
aulBere Sternschicht kontrahiert, im Gegensatz zu etsprechenden Entwicklung bei den
massearmen Sternen, jedoch nicht mit. Der StemlgXpandiert stattdessen, bei einem Stern von
SMO,um den Faktor 25. Die Oberflachentemperatur, dieemem Hauptreihenstern von @\foei
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etwa 15.000 K lag, sinkt aufgrund der groRerenmStegrflache nun auf rund 5.000 K. Wahrend ein
Stern von einer Sonnenmasse vom Ende seines Hiawgpistadiums bis zur Entwicklung zu einem
Roten Riesen etwa 200 Millionen Jahre bendétigt,edadiese Entwicklung bei einem Stern von
SMoynur rund 3 Millionen Jahre. Doch auch die Entwicld des Heliumkerns lauft bei einem

Stern mit mittlerer Masse anders. Bei einem mass&arStern war der Heliumkern zunachst
entartet. Infolgedessen zlindete das Heliumbreneén Erreichen der Zindtemperatur von 100
Millionen Kelvin explosionsartig. Bei einem Stermrv mittlerer Masse wird die entsprechende
Zundtemperatur bereits erreicht, bevor der Heliumkentartet ist. In diesem Fall setzt das
Heliumbrennen nicht explosionsartig sein. Auch Bmtradge zur Leuchtkraft unterscheiden sich
zwischen einem massearmen Stern und einem mitersittMasse. Bei einem massearmen Stern
speist sich die Leuchtkraft aus dem HeliumbrenmankKiern. Hingegen bei einem Stern von
mittlerer Masse speisen sich 60 Prozent der Leuafttlius dem Wasserstoff-Schalenbrennen.
Ursache fur diesen Unterschied ist, dass der Egteagisport in der &ul3eren Sternschicht bei
massearmen Sternen durch Konvektion und bei Sterngh mittlerer Masse durch
Strahlungstransport erfolgt (siehe Kapitel 4.3 Dmmere Aufbau eines Sterns) Aufgrund der
hoéheren Masse dauert die Energiespeisung aus deamideennen bei einem Stern mittlerer Masse
etwa 11 Millionen Jahre an, wahrend es bei einerasearmen Stern etwa 100 Millionen Jahre
sind.

Nach dem Ende des Heliumbrennens im Kern hat siebed wiederum mit Kohlenstoff- und
Sauerstoffkernen angereichert. Um diesen Kern tikieh eine Helium-Brennschale, welche
wiederum von einer Wasserstoff-Brennschale umgebenWieder kommt es zu Zyklen bzw.
thermischen Pulsen in den Fusionsraten der BrealsthDas Wasserstoff-Brennen liefert das
Helium fur die Helium-Brennschale nach, welche wieoin den Kern weiter mit Kohlenstoff und
Sauerstoff anreichert. Diese Phase dauert etwailliorin Jahre an. Danach kontrahiert der Kern,
bis er sich aufgrund des Gleichgewichts zwischan @ravitations- und Fermi-Druck (aufgrund
des entarteten Elektronengases) stabilisiert hat. Helium-Brennschale expandiert hingegen.
Dabei wird der Wasserstoff-Brennschale Energiecggr, woraufhin die dortige Fusion bald zum
erliegen kommt. Die Hiulle des Sterns dehnt sichedaleiter aus. Gleichzeitig verzehnfacht sich
die Leuchtkraft eines Sterns von glfauf einen Wert von etwa 10.008l Im Ergebnis ist ein

Uberriese entstanden. Mit dem Einsetzen der thehmis Pulse, welche im Falle der
Endentwicklung von massearmen Sternen bereits bebeh wurde, wird die Hulle bzw. ein

bedeutender Teil seiner Masse ausgestof3en. EtwdMiB@nen Jahre nach dem Ende des
Hauptreihenstadiums sind ein Weil3er Zwerg und &@ngtarischer Nebel entstanden. Der WeilRe
Zwerg wird wiederum zu einem Schwarzen Zwerg, diengtarische Nebel |6st sich auf.

Bild 16: Ringnebel in der Leier / Foto Ralf Schmidt
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6.2 Neutronensterne
Es gibt fur die Stabilitat von Weil3en Zwergen eBenzmasse, die sogenannte Chandrasekhar-
Grenze bzw. Chandrasekhar-Grenzmasse. Sie hat eilent von etwa 1,46is Beim

Uberschreiten dieser Grenzmasse kann der FermikDdemn Gravitationsdruck nicht mehr

standhalten. Die negativ geladenen Elektronen wedadbei bildlich gesprochen in die Atomkerne
gedriickt, welche aus positiv geladenen Protonen eleltrisch neutrale Neutronen bestehen.
Konkret reagieren die Elektronen mit den Protonen Neutronen. Dabei werden Neutrinos
emittiert. In diesem Fall wird auch von einem irsaar Beta-Zerfall gesprochen. Ein Neutronenstern
ist entstanden.

Sterne mit Massen von etwa 8 bis 29nden als Neutronenstern. Allerdings unterschesibét

der Weg dorthin deutlich von der im vorherigen Ukagitel beschriebenen Entwicklung eines
Sterns mit geringerer Masse zu einem Weil3en Zwangachst verweilen Sterne mit Massen von 8
bis 25Mp fediglich etwa 2,5 bis 10 Millionen Jahre auf #tauptreihe. Fir einen Stern mit 1\
sind es etwa 9 Millionen Jahre, fur einen Stern2B¥g mur noch etwa 2,5 Millionen Jahre. Die

Entwicklung zum Roten Riesen verlauft ebenfallsraétativ kurzen Zeitrdumen. Ein Stern mit
15Mp fentwickelt sich bereits in 80.000 Jahren zum Rdiesen. Das Heliumbrennen ist bei

diesem nach etwa 900.000 Jahren erschdpft, waleerimei einem Stern mit 25yfbereits nach

700.000 Jahren erschopft ist. Bis auf die wesdnitirzeren Zeitrdume sind die Entwicklung zum
Roten Riesen sowie das Heliumbrennen im Kern und V&sserstoff-Schalenbrennen im
Wesentlichen analog wie bei einem Stern mit gereig&lasse. Nachdem der Heliumvorrat im
Kern verbraucht ist, besteht dieser Uberwiegendkadenstoff und zu einem Teil aus Sauerstoff.
Um den Kern bilden sich wiederum zwei Schalen,enidneren findet das Heliumbrennen und in
der &ulReren das Wasserstoffbrennen statt. Bisimistimmt die Entwicklung mit einem Stern von
geringerer Masse noch Uberein. Bei einem SternMn# 8Mofvverden nicht ausreichend hohe

Dricke und Temperaturen erreicht, um das Kohlefistainen zu zinden. Im Gegensatz dazu
kontrahiert der Kern eines Stern mit M > gjyljetzt so weit bis Druck und Temperatur ausreichen

hoch genug sind um das sogenannte Kohlenstofforezneziinden. Beim Kohlenstoffbrennen,
welches bei einer Temperatur von 700 Millionen Kehzindet, fusionieren jeweils zwei
Kohlenstoffkerne zu Magnesium, Natrium, Neon unde$stoff:

6C12 + 6012 12M924 +
6C12 + 6C12 llNa23 + ]_Hl
6C12 + GClZ 10N€20 + 2He4
6C12 + 6C12 12M923 + Onl

6C12 + 6ClZ 8016 + 22He4

Das beim Kohlenstoffbrennen erzeugte Helium-4 kamnhKohlenstoff wiederum zu Sauerstoff,
Neon, Magnesium und Silizium reagieren. Die obemagate Reaktion dauert nur einige 100 Jahre
an. Bei einem Stern von etwa 2gjysind es rund 300 Jahre. Der Kern des Sterns vabeidmit

den Produkten des Kohlenstoffbrennens angereicloest, die Fusion zum erliegen kommt.
Infolgedessen kontrahiert der Kern, bis eine Tewmuperl,2 Milliarden Kelvin erreicht wird. Bei
dieser Temperatur ziindet das Neon-Brennen, wefuoimagr Magnesium erzeugt:

1oNe® +ont g Ne* +
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1oNe® +,He' 1 Mg+ ont

Das Neon-21-Isotop kann mit einem Heliumkern wiaederzu Magnesium reagieren. Durch ein
Gamma-Photon kann Neon wiederum in Sauerstoff ugldiiM aufgespalten werden:

10N€20 + 8016 + 2He4

Wahrend des Neon-Brennens hat sich das Kohlenstofilen auf eine Schale um den Kern
konzentriert. Dartuber die Schalen mit dem Heliumd wlem Wasserstoff-Brennen. Jede Schale
liefert der unter ihr liegenden Schale bzw. digtketSchale dem Kern den jeweiligen Brennstoff.
Nach knapp Uber einem Jahrzehnt ist auch das NemrmBn an seinem Ende angelangt. Bei einem
Stern mit 25My fsind es rund 10 Jahre. Der Kern kontrahiert wieblisr eine Temperatur von 1,8

Milliarden Kelvin erreicht wird. Bei dieser Temp&uazindet das Sauerstoff-Brennen, bei dem die
Elemente Schwefel, Phosphor, Silizium und Magmasatstehen:

8016+8016 16§2+
8016+8016 16§1+ Onl
8016+8016 15P31 + 1H1
8016+8016 14Si28+ 2He4

8016 + 8016 12M924 + 22He4

Das Sauerstoffbrennen ist noch kirzer als das ¥eennen und dauert nur einige Jahre. Im Stern
gibt es wahrenddessen vier Brenn-Schalen (Was#endtdium, Kohlenstoff und Neon) um den
Kern, in welchem das Sauerstofforennen stattfindgtederum liefern die Brennzonen den
jeweiligen Brennstoff fur die darunter liegende mreSchale bzw. fir den Kern. Wenn das
Sauerstoff-Brennen ebenfalls zum erliegen kommjrahiert der Kern weiter, bis eine Temperatur
von 5 Milliarden Kelvin erreicht wird. Bei dieseemperatur ziindet das Silizium-Brennen:

1458 + 1,58 NI +

28Ni56 27C056+ et + o

,7C0%°  Fef+ et + e

Das Silizium-Brennen dauert nur etwa 24 Stundendibser Phase gibt es um den Kern, in
welchem das Silizium-Brennen stattfindet, finf Brédchalen (Wasserstoff, Helium, Kohlenstoff,
Neon und Sauerstoff).
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Bild 17: Graphische Darstellung des Schalenbrenhens
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/Schalenbrennen

Beim Silizium-Brennen entsteht Eisen-56 als Endpkbod Dieser Atomkern hat die héchste
Bindungsenergie pro Nukleon (Nukleonen: Protonem WNeutonen im Atomkern). Darlber
hinausgehende Fusionen waren alle endotherm (emergrauchend), so dass nach dem Silizium-
Brennen und der Entstehung eines Eisen-Nickel-K&aise weiteren Fusionen mehr stattfinden
konnen.

Der Radius des Sterns hat sich wahrend der Bresephbis zum Eisen-56-Isotop etwa um den
Faktor 1000 vergroRRert. Seine Oberflachentempetiagir bei zirka 4.000 K, so dass im Ergebnis
ein Roter Uberriese entstanden ist. Mit dem EndeFdisionsprozesse fallt der Strahlungsdruck
weg, welcher dem Gravitationsdruck bisher entgegdmev Die Gravitation gewinnt die Oberhand
und der Kern schrumpft. Auch der Fermi-Druck, hegesufen durch entartete Elektronen, kann
dem Gravitationsdruck nicht mehr entgegenwirkene [Elektronen werden formlich in die
Atomkerne gedrickt. Es kommt zum inversen Betaalerdl.h. die negativ geladenen Elektronen
reagieren mit den positiv geladenen Protonen zutredeh neutralen Neutronen. Bei diesem
Prozess werden Elektron-Neutrinos ausgesendet:

€+p° n+ g

Fur diesen Prozess muss die Dichte im Kern einent Wan etwa 1.000.000 kg/cm?® haben.
Aufgrund dieser Reaktion wird die Entartung der kilenen aufgehoben, so dass der Kern
innerhalb des Bruchteils von einer Sekunde kollabimd zu einem Neutronenstern wird. Die
Neutronenmaterie ist wiederum entartet und bautierieinen Gegendruck auf, der einen weiteren
Kollaps verhindert. Bis dahin folgte die &uf3ere Ieligéinschlie3lich der Brenn-Schalen dem
Kernkollaps. Die pl6tzliche Verdichtung der Matebeim Aufprall auf dem Neutronenstern bewirkt
gewaltige Druckwellen. Die aufprallende Materie dvivon der Oberflache des Neutronensterns
reflektiert bzw. zuriickgeschleudert und erzeugtudetd auch in der nachfolgenden Materie eine
radial vom Kern weg gerichtete StoRwelle. Zusamménder Stol3welle verlassen auch die beim
inversen Beta-Zerfall entstandenen Elektron-Neaginradial nach aulRen gerichtet den
Neutronenstern. Hinter den Stol3wellen dehnen dielerhitzten Gasmassen sehr schnell aus und
bewegen sich ebenfalls vom Kern weg. Der Vorgang der Kontraktion der auf3eren Hulle bis
zum Aufprall auf dem Neutronenstern dauert nur gergtunden. Nach dem Ruckschleudern wird
die Hulle mit einer Geschwindigkeit von 10.000 knmsden Weltraum geschleudert. Im Ergebnis
ist eineSupernovaentstanden. Die hohe kinetische Energie der atefg@msen Hulle beruht nicht
alleine auf den nach au3en gerichteten Druckwelfezimehr wird ein Teil der hohen Energie der
Elektron-Neutrinos auf die Hullen-Materie Ubertragénsgesamt wird 99 Prozent der bei einer

43



Supernova erzeugten Energie von den Elektron-Nmgriweggetragen. Nur 0,99 Prozent der
Energie steckt in der kinetischen Energie der ais@enen Sternhillen-Materie. Ein extrem
geringer Wert von nur 0,01 Prozent der Energiekstecder kurzen und gewaltigen Leuchtkraft der
Supernova. Kaum vorstellbar, dennoch kann die ¢iddit einer Supernova die Leuchtkraft eines
ganzen Sternsystems (Galaxie) erreichen. Die ber &upernova entstandenen Neutrinos bewegen
sich mit annéhernder Lichtgeschwindigkeit fort ldchnen gemessen werden.

Supernovaewerden nach dem Aussehen ihres Spektrums klassifiHHaben sie keine Balmer-
Linien des Wasserstoffs im Spektrum werden sielgs| bezeichnet, anderenfalls algp I . Im
Falle des Typs | hat der Stern bereits vor der Bup& seine Wasserstoffhille verloren. Zeigen sich
noch Linien des Heliums im Spektrum wird die Supemals Typlb bezeichnet. Hat der Stern
auch bereits seine Heliumhlle vor der Explosiororen, so dass sich keine Heliumlinien mehr im
Spektrum zeigen, so wird diese Supernova alsl@ygezeichnet. Im Falle des Typs Il hat der Stern
vor der Supernova noch seine &aufRere Wassersteffii@dsessen. Bei diesem Typ erfolgt die
Unterteilung auch nach dem Aussehen der LichtkuSpernova vonlyp IIP zeigen eine
plateauartige Phase in ihrer Lichtkurve. Ursaclegftii ist eine relativ gro3e Menge an Wasserstoff
in der Hiulle, etwa 10 Millionen Sonnenmassen. Bidinsich weniger als eine Sonnenmasse
Wasserstoff in der Sternhiille, zeigt sich ein Ineeaverlauf der abfallenden Lichtkurve, diese
Supernova wird al3yp IIL bezeichnet. Zeigt das Spektrum nur sehr wenig &veisdf, liegt der
Typ lin vor. Sind im Spektrum zunachst Wasserstoff-Lini@mrhanden, welche wahrend des
Verlaufs der Supernova zunehmend durch markanteiiddlinien ersetzt werden, dann liegt der
Typ b vor. Alle hier dargestellten Supernovae sind sagateKernkollaps-Supernovae.

Der Typ la ist eine sogenanntBermonukleare Supernova welche sich von den bisherigen Typen
unterscheidet. Im Spektrum dieses Supernova-Typgerzesich starke Silizium-Linien. Der
Ausgangsstern ist ein Weil3er Zwerg. Wird durch d&il3en Zwerg Masse von einem Begleitstern
(z.B. ein Roter Riese) akkretiert (aufgenommenktegt seine Masse an. Wird die Chandrasekhar-
Grenzmasse von 1,46(yyUberschritten, setzen explosionsartig das Kohtditsennen und die

darauf aufbauenden Kernfusionen ein, bis am Entiziugn entstanden ist. Allerdings wird der
WeilRe Zwerg bei diesem Vorgang zerstort, so dastemwein Neutronenstern noch ein stellares
Schwarzes Loch entsteht. Aufgrund der scharfen £Bnasse, bei welcher der Vorgang einsetzt,
haben Supernovae vom Typ la in etwa alle die géeichuchtkraft und eignet sich daher fur die
Entfernungsbestimmung von weit entfernten ObjekeB. Galaxien). Aufgrund ihrer Leuchtkraft
sind sie noch in grof3er Entfernung zu sehen. EoblBm dieses Modells ist allerdings, dass in der
Regel die beobachteten Massen von Weil3en Zwer@gém gidl3er als 1,25Mfsind und daher das

Erreichen der Chandrasekhar-Grenzmasse relativ hmsalzeinlich sein kénnte. Allerdings sind

groReren Massen bei Weil3en Zwergen nicht ausgesamnoAlternativ konnte die Chandrasekhar-
Grenzmasse auch bei der Verschmelzung von zwei aelivergen erreicht werden, wobei in

diesem Fall die Grenzmasse mit grol3erer Wahrscblekelit erreicht wird.

Ein Neutronenstern hat nur noch einen Durchmessereinigen zehn Kilometern. Interessant ist
hier bereits der Einfluss von quantenmechanischese@maligkeiten. Die Stabilitat eines Weil3en
Zwerges beruht auf entartetem Elektronengas. Baenei Neutronenstern ist es entartete
Neutronenmaterie, welche einen weiteren Gravitakolaps verhindert. In beiden Fallen gleicht
der Entartungsdruck den Gravitationsdruck aus. \Degeren kann jedem Teilchen mit der Masse
m eine sogenannten Compton-Wellenlangaugeordnet werden:

¢ = h/(mc)
(25)

Die Konstante h hei3t Planck’sches Wirkungsquaniothhat den Wert h = 6,63®3* Js. Sie ist
in der Quantenphysik eine grundlegende Grol3e. DiedR& c ist wiederum die
Lichtgeschwindigkeit. Das Verhaltnis der ComptoniMf@dange von einem Elektron und einem
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Neutron entspricht dem Verhaltnis der Durchmessarese Weilien Zwerges und eines
Neutronensterns. Die Compton-Wellenlange eines restist etwa um den Faktor 1.000 kleiner
als die des Elektrons. Der Durchmesser eines Neensierns ist wiederum auch um den Faktor
1.000 kleiner als der des WeiRen Zwerges. Die Uhstimmmungen dieser Verhaltnisse sind keine
Zufalle, sondern beruhen auf quantenmechanischetgealigkeiten.

Von einem Stern mit 25beleibt lediglich ein Neutronenstern Ubrig, desBemchmesser weniger
als 50 km misst und eine Masse von etwagicht Uberschreiten darf. Ein Kubikzentimeter
Materie von einem Neutronenstern wiegen rund 100dvien Tonnen.

Uber den konkreten Aufbau von Neutronensterneaexperimentell natirlich nichts bekannt, doch
kénnen Modellberechnungen durchgefiihrt und Modai® Aufbau eines Neutronensterns erstellt
werden. Demnach hat ein Neutronenstern eine ememnd{ilometer dicke Kruste. Diese wird von
einem kristallinen Gitter aus neutronenreichen Iéarwie Nickel, Eisen und Krypton gebildet. Des
Weiteren durfte auch noch entartetes Elektronemgdsanden sein. Unterhalb der &uf3eren Kruste
befindet sich eine ebenfalls etwa einen Kilometiekel innere Kruste, welche aus Elektronen,
Protonen und freien Neutronen besteht. Die Mateitd umso reicher an Neutronen, je tiefer in
den Neutronenstern eingedrungen wird. Aufgrundefethér freier Quantenzustande in der sehr
dichten Materie gibt es jedoch neben freien Newnoauch noch Elektronen und Protonen. Jedoch
Uberwiegt die Anzahl der Neutronen signifikant. erere Bereich eines Neutronensterns besteht
aus einem &aufleren und einem inneren Kern. Der &N soll nach den Modellen aus einer
super-fluiden (ohne Reibung) Flussigkeit von Elekén, Protonen und Neutronen bestehen,
wahrend der innere Kern aus einem Kristallgitten Weutronen bestehen soll. Allerdings erlauben
die im inneren Kern vorhandenen energetischen Adstéuch die Existenz von freien Quarks,
welche stattdessen ein Kristallgitter bilden konnt®uarks sind die Bestandteile der Protonen und
Neutronen und gelten als Elementarteilchen, wetaod gegenwartigem Stand in der Wissenschaft
nicht weiter unterteilbar sind. Es wird auch gemafit ob es im Massenbereich zwischen einem
Neutronenstern und einem Schwarzen Loch nicht sogenannte Quarksterne als Endprodukt in
der Sternentwicklung geben kdnnte. Nachgewiesemevusolche Sterne bisher allerdings nicht.
Die Modelle zu Neutronensternen sind mit groReni¢hesheiten behaftet, welche vom Aufbau der
Kruste bis zu dem des Kerns zunehmen.

-— Iuﬁen, Elektronen

” P e ] krm
—a—— Elektronen, Neutronen, Kerne

1l
Neutron-Proton Fermifliissigkeit
wenige % Elektron Fermigas

Quark Gluon Plasma?

Bild 18: Der Aufbau eines Neutronensterns / Quéiltigs://de.wikipedia.org/wiki/Neutronenstern
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Das urspringliche Magnetfeld des Sterns bleibtde#i Prozessen erhalten und verdichtet sich
dabei extrem. Das Produkt aus Magnetfeldstarke @Qudrschnitt eines Sterns ist konstant. Ein
kleiner Querschnitt bedeutet also eine hohere nisghe Feldstarke. Wahrend ein Zwergstern wie
die Sonne eine Magnetfeldstarke von einem Gauld isat,es bei einem gewdhnlichen
Neutronenstern & GauR. Auch der urspriingliche Drehimpuls des Stéteibt erhalten. Bei
einem kleineren Radius muss zwangslaufig die Rotagieschwindigkeit des Sterns zunehmen. Ein
Neutronenstern rotiert daher in Bruchteilen einekufde um seine Achse. Einen gewdhnlichen
Stern héatte eine solch hohe Rotationsgeschwindidiaieits zerrissen. Die hoch komprimierte
Materie eines Neutronensterns halt dies jedoch Euosgeben ist der Neutronenstern von einer
Hulle aus Gas, welches bei der Supernova-Explaseyausgeschleudert wurde. Hierbei wird von
einem sogenannten Supernovatberrest gesprochen.

Bild 19: Der Krebsnebel (Supernovalberrest) / FB@lf Schmidt

An den vom Neutronenstern austretenden Magnetfgtdli bewegen sich mit sehr hohen
Geschwindigkeiten Elektronen entlang. Die magnbkésc Felder induzieren wiederum auch
elektrische Felder. An den magnetischen Polen ssgladie Elektronen, welche durch elektrische
Felder beschleunigt werden, den Neutronenstern.cHBasigte Elektronen senden in
Bewegungsrichtung elektromagnetische StrahlungzaBs Radiostrahlung. Im Ergebnis wird so an
den Polen des Neutronensterns elektromagnetisalabliBig ausgesandt. Fallen die Achse der
elektromagnetischen Emission und die Rotationsachgfit zusammen kann dies einen
Leuchtturmeffekt bewirken. Zeigen dabei die Emissgebiete in Richtung eines Beobachters auf
der Erde, so gibt es aufgrund der extrem hohen tiRoteeines Neutronensterns einen sehr
regelmafigen Puls von elektromagnetischer Strahlundiesem Fall wird von einem sogenannten
Pulsar gesprochen. Das Pulsieren erfolgt mit daatRmsgeschwindigkeit des Neutronensterns,
also in Bruchteilen einer Sekunde. Von einem Magnetird gesprochen, wenn das Magnetfeld
eines Neutronensterns etwa um den Faktor 1.000egri®® als das eines gewdhnlichen
Neutronensterns. Die Pulse eines Neutronenstents s regelmallig, dass zunachst an einen
unnaturlichen Ursprung, also eine mdgliche auf¥edhe Herkunft gedacht wurde. Nach der
Entdeckung des ersten Pulsars im Jahre 1968 wyedech bald zahlreiche weitere gefunden, so
dass die Hypothese eines kinstlichen Ursprungseichwieder verworfen werden konnte. Des
Weiteren verstehen wir heute die Prozesse, di€atstehung eines Pulsars fuhren.
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Bild 20: Ein Pulsar/ Quelléhttps://de.wikipedia.org/wiki/Pulsar

6.3 Schwarze Locher

Auch fir die Stabilitat eines Neutronensterns besétne Grenzmasse. Wird diese tberschritten,
kann der Entartungsdruck der Neutronen dem Gramisdruck nicht mehr standhalten und der

Stern kollabiert zu einem stellaren Schwarzen LachGegensatz zur Grenzmasse eines Weil3en
Zwerges, der sogenannten Chandrasekhar-Grenzmaes&,%l\/bf lasst sich die Grenzmasse

eines Neutronensterns derzeit nur mit Unsicherhatealytisch herleiten. Hintergrund ist, dass die
Zustandsgleichungen fir dichte hadronische Mat@ernteilchen bzw. Protonen und Neutronen,
welche von der starken Wechselwirkung zusammengghalerden) noch nicht genau bekannt
sind. Auf Basis einer Arbeit des US-Physikers Ridh@hace Tolman (1881 — 1948) aus dem Jahr
1939 leitete der US-Physiker Julius Robert Oppankei(1904 - 1967) zusammen mit seinem in
Russland geborenen kanadischen Kollegen Georgeakli®olkoff (1914 — 2000) ebenfalls im Jahr
1939 analytisch die Grenzmasse fir einen Neutréaeensher. Sie ermittelten damals eine
Grenzmasse von O,?nywas allerdings innerhalb der Chandrasekhar-Grasgmliegt und damit

unrealistisch war. Im laufe der Zeit wurden die tAnslsgleichungen fir dichte hadronische Materie
jedoch besser verstanden, so dass der Wert dezi@asse flr einen Neutronenstern heute in einem
Bereich von 1,5 bis SMf liegt. Die Unsicherheit ist allerdings immer nogrol3. Nach

vorherrschender Lehrmeinung liegt die Grenzmassa éei 3Nbeach den géangigen Modellen
wird diese Grenzmasse von Sternen mit einer Ausgaagse von mehr als Z@VIUberschritten.

Die einzelnen Entwicklungsschritte vom Ende des gidaihenstadiums eines Sterns mit Uber
25Mofbis zu seinem Ende als stellares Schwarzes Lochvargleichbar mit den im vorherigen

Unterkapitel beschriebenen entsprechenden Entwigkkchritten bis zu einem Neutronenstern.
Nacheinander finden das Wasserstoff-Brennen, déarii@&rennen, das Kohlenstoff-Brennen, das
Neon-Brennen, das Sauerstoff-Brennen und das 8ilkBrennen statt. Allerdings verlaufen alle
Schritte aufgrund der hoheren Masse schnellerabalder Entwicklung zu einem Neutronenstern.
Wenn der Kernbrennstoff im Kern des Sterns verbitaist, kommt die Kernfusion zum Erliegen,
der Strahlungsdruck wirkt dem Gravitationsdruckhhimehr entgegen und der Kern kontrahiert
uneingeschrankt. Es kommt auch hier zum VorgangSidgrernova, nur dass dieser Prozess noch
gewaltiger ist. Daher wird auch von einer Hyperngeaprochen.

Da dieses Mal aufgrund der Masse auch der Entastiingk der Neutronen nicht mehr ausreicht,
dem Gravitationsdruck standzuhalten, geht die Kation immer weiter. Dabei wird irgendwann
der sogenannte Schwarzschild-Radius erreicht:
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Rs = 2GM/c2
(26)
G ist die Gravitationskonstante, M die Masse urttlecLichtgeschwindigkeit. Beim Erreichen des

Schwarzschild-Radius kann selbst Licht nicht mebm &tern verlassen. Ein stellares Schwarzes
Loch ist entstanden.

Bild 21: Computersimulation eines Schwarzen Loches /
Quelle:https://de.wikipedia.org/wiki/Schwarzes Loch

Grundsatzlich herrscht auf der Oberflache von jetttmmelskdrper mit gegebener Masse M und
dem Radius r eine bestimmte Gravitationskraft. Umseh Himmelskorper nun verlassen zu
kénnen, wird eine bestimmte Startgeschwindigkeitdbigt, die sogenannte Fluchtgeschwindigkeit.
Bei der Erde betragt diese 11 km/s. Wenn bei ghdgbhender Masse der Radius des
Himmelskoérpers verkleinert wird, steigt auf sei@drerflache die Gravitationskraft und eine hdhere
Fluchtgeschwindigkeit zum Verlassen dieses Himnie[strs wird bendtigt. Beim Erreichen des
Schwarzschild-Radius  erreicht die bendtigte Fluebthpwindigkeit den Wert der
Lichtgeschwindigkeit von ¢ = 299.792.458 m/s. Aasdim Punkt kann nichts mehr die Oberflache
des Sterns verlassen. Keine elektromagnetischehl@tigg etwa Licht und keine sonstigen
Informationen. Nach der Allgemeinen Relativitatethe kann die Lichtgeschwindigkeit im
Vakuum von Materie mit Ruhemasse niemals erreiaker aiberschritten werden. Licht bzw.
elektromagnetische Strahlung hat zwar keine Ruhsmmasund bewegt sich mit
Lichtgeschwindigkeit, hat jedoch eine sogenanntpulsmasse und unterliegt damit ebenfalls der
Gravitationsanziehung. Damit ist das Schwarze ltatdéchlich schwarz.

Nach der Allgemeinen Relativitatstheorie stellem&arze Locher Singularitdten in der Raumzeit
dar. In diesen ware die urspringliche Sternmatane einem unendlich kleinen Punkt

zusammengedrickt. Tatsachlich durfte es wohl k&mgularitdt sein und die Materie in einen
bestimmten uns noch unbekannten Zustand vorliegen.

Allerdings stofRen wir hier an die Grenzen der lgauti Physik. Um das Innere eines Schwarzen
Loches beschreiben zu kdnnen, mussten die Quaeterghund die Allgemeine Relativitatstheorie
in einer Ubergeordneten Theorie zusammengefasstiewerEine solche Quantentheorie der
Gravitation konnte bis heute allerdings noch niabfgestellt werden, so dass das Innere eines
Schwarzen Loches derzeit sowohl theoretisch als praktisch im Verborgenen bleibt.
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7.0 Fazit und Schlusswort

Diese Abhandlung tber die Geburt, das Leben undiddrder Sterne stellt eine Literaturrecherche
dar. Die hierfur verwendete Literatur ist im Litereverzeichnis angegeben und eignet sich auch fur
die weitere Vertiefung der Thematik. Die Sterne deer geboren, sie entwickeln sich und sterben
eines Tages. Geboren werden Sterne in einer ketfmlen und kihlen Molekilwolke, welche
hauptsachlich aus Wasserstoff und Helium bestethteimen kleinen Anteil an schweren Elementen
enthalt. Aus einer Wolke konnen hierbei mehrere déuh Sterne entstehen, die zunachst offene
Sternhaufen bilden. Spater I6sen sich die offenanféh auf.

Es gibt Einzelsterne sowie Doppel- und Mehrfacinsesysteme, die gravitativ miteinander
verbunden sind. Die Lebensdauer eines Sterns Héediei vor allem von der Masse ab. Die
massearmsten Sterne haben Lebensdauern von b@0zdilliarden Jahren, wahrend massereiche
Sterne schon in einigen hunderttausend JahrenenEddstufe ihrer Entwicklung kommen. Je
groBer die Masse eines Sterns ist, desto groR3eseise Leuchtkraft und umso héher ist seine
Oberflachentemperatur. Sterne lassen sich aufgihmed Oberflachentemperatur bzw. ihrer Farbe
und dem Aussehen ihres Spektrums in Spektralklasisggilen. Die klassische Spektralklassen O,
B, A, F, G, K und M sind von O bis M nach abnehmeantflasse und Temperatur der Sterne
geordnet. O-Sterne sind blauliche Sterne mit Oéenttntemperaturen von 30.000 bis 50.000
Kelvin (K) und haben typischerweise 60 Sonnenmaddefterne hingegen sind rétliche Sterne mit
Oberflachentemperaturen von 2.000 bis 3.350 K uableh typischerweise 0,3 Sonnenmassen.
Unsere Sonne gehért dem Spektraltyp G an und hat@berflachentemperatur von 5.800 K. O-
Sterne haben eine Lebensdauer von mehreren huaesentid Jahren, wahrend die der M-Sterne bis
zu 100 Milliarden Jahre betragt. G-Sterne wie umsswnne haben eine Lebensdauer von rund 10
Milliarden Jahren. Des Weiteren werden Sterne niaceogenannte Leuchtkraftklassen (I - VI)
unterteilt, in Uberriesen, Helle Riesen, Riesentethiesen, Zwerge und Unterzwerge. Die Sonne ist
ein Zwerg.

In Abhéngigkeit von ihren Massen enden Sterne a#3@/Zwerge, Neutronensterne oder stellare
Schwarze Locher. Sterne mit einer Masse von 0,Blig enden als Weil3e Zwerge, um die sich

zunachst planetarische Nebel aus der vom Sternstedfggnen Hille bilden. Bereits nach relativ
kurzen Zeitraumen von 50.000 Jahren l6sen sicNdieel auf. Der Weil3e Zwerg kihlt immer mehr
aus und wird am Ende zu einem Schwarzen Zwergn&teit Massen etwa zwischen 8 und 25M

enden als Neutronensterne. Der Entwicklung voraelst g@ine Sternexplosion, eine sogenannte
Supernova. Der Neutronenstern erscheint uns aufgeimes starken Magnetfeldes und einer sehr
hohen Rotation als Pulsar. Sterne mit mehr als@gviden als stellare Schwarze Locher. Auch hier

geht eine Supernova voraus. Aufgrund ihrer hheremsitat wird dann auch von einer Hypernova
gesprochen. Die Supernova wiederum induziert Dretlen in kalten Wasserstoffwolken, welche
zum Kollabieren von Materie und damit im Ergebnis Entstehung von Sternen fihren kdnnen.

Die Supernova reichert das Weltall auch mit schwdétkeementen an. Beim Urknall entstanden in
erster Linie nur die Elemente Wasserstoff und HhelitAlle chemischen Elemente bis zum
Eisenisotop-56 entstehen im Wesentlichen durch fikeion in den Sternen. Die noch schweren
Elemente entstehen im Rahmen von Supernovae. Dagein sich Neutronen an vorhandene
Atomkerne an. Des Weiteren werden aufgrund von -Betéllen Neutronen in Protonen
umgewandelt, so dass die Elemente mit h6heren &dungszahlen entstehen. So ist die Basis des
irdischen Lebens, Kohlenstoff, in der Endphase $ternentwicklung durch das Heliumbrennen
entstanden und wurde durch Supernovae im Weltraembreitet. Auch der Sauerstoff ist
entsprechend entstanden und verbreitet worden. das.irdische Leben und unsere wichtigsten
Lebensgrundlagen bestehen aus Sternenstaub.

Die Sterne beeinflussen tatsachlich das irdischgehgedoch nicht im Sinne der Astrologie. Der
bekannte Astrophysiker Rudolf Kippenhahn sagte Ztmema Astrologie einmal: ,Die Sterne ligen
nicht, sie schweigen*.

49



Fur eine Beeinflussung des Lebens im Sinne demoksfie gibt es keine Beweise. Im Gegenteil:
viele Experimente haben die behaupteten Zusammgalgindeutig widerlegt.

Fur die Astrophysik hingegen sind die Sterne wgahttinzelobjekte und Gegenstand der modernen
astrophysikalischen Forschung. Doch sind Sternéa@inauch nur ein schéner Anblick. Der
Sternhimmel ist eine Pracht und gleichzeitig auchhigzenswert. Eine zunehmende
Lichtverschmutzung gefahrdet den Anblick des Stenimemels. Daher muss der Sternenhimmel
vor weitere Lichtverschmutzung auch geschitzt werdsonst werden eines Tages die uns
nachfolgenden Generationen den Sternenhimmel migir in seiner vollen Pracht beobachten
bzw. wahrnehmen kdnnen.

Diese Abhandlung wére ohne die Mitwirkung von Figeem und Kollegen nicht méglich gewesen.

So mdchte ich insbesondere Ralf Schmidt fur diev&diigungstellung von wunderschénen und

professionell erstellten Bildern danken. Ein beswad Dank gilt auch demjenigen, der diese
Abhandlung Korrektur gelesen hat. Doch auch meinewmen Leserinnen und Lesern mdchte ich
sehr danken. Gewidmet ist diese Abhandlung meimeurfelin Julia Langosch. Sie ist ein ganz

besonderer und einmaliger Stern. Trotz aller Tleeau den Sternen modchte nochmals darauf
verweisen, dass der Sternenhimmel bei entsprechefidtitbedingungen eine Pracht und immer
einem lohnenden Blickes wert ist. In diesem Sinfi@sehe ich eine gute Sicht auf die Sterne.

8.0 Literatur- und Bilderverzeichnis

Folgende Literatur fand bei der Erstellung dieseh@ndlung Verwendung und kann zur Vertiefung
der Thematik empfohlen werden:

1) Matthias Heyssler; Das Leben der Sterne — Teiloh der Dunkelwolke zum Protostern;
2015.

2) Matthias Heyssler; Das Leben der Sterne — Telldhge stellare Objekte und Sternenalltag;
2015.

3) Matthias Heyssler; Das Leben der Sterne — TeiBHdphasen der Sterne; 2015.
4) Arnold Hanslmeier; Einfihrung in die Astronomie ulstrophysik; 2013.

5) Harald Lesch / Jorn Muller; Sterne — Wie das Liohdie Welt kommt; 2011.

6) A.Weigert, H.J. Wendker, L. Wisotzki; AstronomiecduAstrophysik; 2009.

7) Hans Elsasser / Helmut Scheffler; Physik der Stetg84.

Bilderverzeichnis:

Titelbild: Ralf Schmidt

Bild 1: Wissenstexte von Dr. Wiebke Salzmannviv.wissenstexte.de

Bild 2: Ralf Schmidt

Bild 3: https://de.wikipedia.org/wiki/H-11-Gebiet

Bild 4: Ralf Schmidt

50



Bild 5: https://Ip.uni-goettingen.de/

Bild 6: Max-Planck-Institut fir Radioastronomie

Bild 7: http://www.avqgoe.de/astro/Teil04/Radius.html

Bild 8: https://de.wikipedia.org/wiki/Parallaxe

Bild 9: https://Ip.uni-goettingen.de/get/text/7140

Bild 10: http://www.gym-vaterstetten.de/faecher/astro/StSteene.HTM

Bild 11: https://de.wikipedia.org/wiki/Hertzsprung-RusseibBramm

Bild 12: https://de.wikipedia.org/wiki/Farben-Helligkeits-&ijramm

Bild 13: https://de.wikipedia.org/wiki/Sternaufbau

Bild 14: http://www.fakko.de/school/sonne/aufbau.htm

Bild 15: https://de.wikipedia.org/wiki/Bethe-Weizs%C3%A4cldrklus

Bild 16: Ralf Schmidt

Bild 17: https://de.wikipedia.org/wiki/Schalenbream

Bild 18: https://de.wikipedia.org/wiki/Neutronenstern

Bild 19: Ralf Schmidt

Bild 20: https://de.wikipedia.org/wiki/Pulsar

Bild 21: https://de.wikipedia.org/wiki/Schwarzes Loch

51



