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Einleitung

Innerhalb der Astronomie nimmt die Kosmogonie, die Lehre
von der Entstehung und Entwicklung der Himmelskorper,
eine besondere Stellung ein, weil in diesem Fachgebiet prak-
tisch das gesamte astronomische und astrophysikalische Wis-
sen verarbeitet wird. Fortschritte auf dem Gebiet der Kosmo-
gonie stellen sich immer dann ein, wenn unsere Erkenntnisse
auf astrophysikalischen Teilgebieten — sei es durch neue Be-
obachtungen oder die Entdeckung neuer GesetzmaBigkeiten —
bereichert werden. Dieser ProzeB bewirkt eine standige Erwei-
terung unserer wissenschaftlichen Kenntnisse und damit ein
immer besseres Verstindnis der wahren Zusammenhidnge im
Naturgeschehen.

Die Quelle unseres Wissen ist stets die unendlich komplizierte
Materie, die aullerhalb unseres Bewufltseins und unabhéngig
von ihm existiert. Da sie in stdndiger "Verdnderung begriffen
ist, in einer unendlichen Vielfalt objektiver Beziehungen in
Erscheinung tritt, ist sie in ihrer Mannigfaltigkeit unerschopf-
lich. Jede neue Entwicklung bereichert unser Wissen iiber die
GesetzmaBigkeiten und Zusammenhidnge dieser objektiven
Realitéat. Sie ist ein Beitrag zu der Erkenntnis, daB allen Zusa-
menhéingen und Wechselwirkungen innerhalb der materiellen
Welt immer und iiberall materielle Ursachen zugrunde liegen.
Es ist verstindlich, daB3 auf solchen Gebieten, auf denen zur
Zeit nur mangelhafte oder gar keine Erkenntnisse vorliegen,
zu verniinftig erscheinenden Annahmen gegriffen wird, um
tiberhaupt kosmogonisch arbeiten zu konnen. Die Aufnahme
von begrindeten Hypothesen bringt allerdings in gewisser
Hinsicht Unsicherheiten — anders gesagt: Wahrscheinlichkei-
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ten — in die Untersuchungsergebnisse hinein. Auf der Grund-
lage der in die theoretischen Untersuchungen cingehenden
Voraussetzungen lassen sich GesetzmaBigkeiten iiber die ver-
mutliche Entwicklung ableiten, die sich mit den Beobachtun-
gen und den uns bekannten Naturgesetzen in Einklang befin-
den; es ist aber nicht anzunehmen, daf diese die einzigen in der
Natur wirkenden sind. Erst neue Beobachtungen sind dann
unter Umstanden in der Lage, zu anderen Gesichtspunkten zu
fithren, wobei eventuell von den vorher betrachteten Entwick-
lungsmoglichkeiten einige ausgeschlossen werden miissen, die
Weiteruntersuchung anderer dagegen erfolgversprechend er-
scheint.

Wir entnehmen aus diesen Uberlegungen, daB die zu untersu-
chenden Objekte nicht allein auf direktem Wege mittels der
Gerite und durch die Systematisierung der Erfahrungen und
Beobachtungen der menschlichen Erkenntnis zuginglich wer-
den, sondern daf vor allem durch Hypothesen, durch Modelle
und Analogien, durch theoretische Analysen SchluBfolgerun-
gen auf die objektiven Gesetze moglich sind. Mit Hilfe der In-
strumente und Geréte werden dann die Hypothesen tiberprift,
bestatigt, erganzt oder auch verworfen. Dabei greift der Mensch
immer bewuBter in die Natur ein, um sie zu erkennen. Die auf
diesem Wege erschlossenen GesetzmaBigkeiten charakteri-
sieren objektive materielle Zusammenhinge, die — ohne Aus-
nahme — zu anderen materiellen Zusammenhéngen in Wech-
selbeziehungen stehen. Diese Feststellung macht noch einmal
deutlich, daB sich nicht nur die objektive Realitdt in stindiger
dialektischer Entwicklung befindet, sondern daf auch der
menschliche ErkenntnisprozeB der gleichen Dialektik unter-
worfen ist und demzufolge einen komplizierten ,,ProzeB des
Vordringens von der Erscheinung zum Wesen‘‘ darstellt. Ent-
sprechend dem unendlich komplizierten Charakter der zu er-
forschenden materiellen Prozesse erlangt auch der Erkenntnis-
prozeB eine immer groBere Kompliziertheit. Das sichere Funda-
ment allen Forschens ist allein die aus dem Materiebegriff des
dialektischen Materialismus abgeleitete GewiBheit, daf es
keine Grenzen der Erkenntnis gibt.

Die unzerstorbare materielle Einheit der Welt stellt sich in
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einer unendlichen Vielfalt und Mannigfaltigkeit der Erschei-
nungen dar, von denen jede mit anderen raumlich und zeitlich
zusammenhingt. Diese Determiniertheit ist ein wesentliches
Argument fir den objektiven Charakter aller Naturgesetze.
Vor allem aber ergibt sich daraus, wie entscheidend die Aner-
kennung der These von der Materialitat der Welt und von der
Unerschopflichkeit der Materie auch fiir die Theorien iiber die
Entstehung und Entwicklung der Himmelskorper ist.

In der astrophysikalischen Forschung der Gegenwart nimmt
die Kosmogonie einen wichtigen Platz ein. So konnten gerade
in den letzten beiden Jahrzehnten bedeutende neue Erkennt-
nisse auf diesem Gebiet erzielt werden. Daran hatten die etwa
zur gleichen Zeit erreichten Fortschritte der Kernphysik und
nicht zuletzt die Entwicklung von leistungsfihigen elektroni-
schen Rechenmaschinen entscheidenden Anteil. Erst deren
Einsatz in der Astronomie schuf die Grundlage fiir die nume-
rische Behandlung der komplizierten mathematischen Pro-
bleme der Kosmogonie. Mit Hilfe der Rechenautomaten ist
man heutzutage in der Lage, Entwicklungsprobleme innerhalb
von Stunden oder Tagen durchzurechnen, fiir die noch vor
einigen Jahren Gruppen von geschulten Rechnern mit her-
kémmlichen elektrischen Tischrechenmaschinen Jahre beno-
tigt hitten. Die moderne Technik ermdglicht es, modellmaBig
die Entwicklung der Sterne, die sich in der Natur iiber Zeit-
rdume von der GroBenordnung Jahrmillionen bis Jahr-
milliarden erstreckt, in kurzen Zeitriumen nachzuvollziehen.
Ein entscheidendes Problem der gegenwirtigen, aber auch der
zukiinftigen Forschung besteht in dem Vergleich der theore-
tisch gewonnenen Ergebnisse mit dem vorliegenden Beobach-
tungsmaterial. Nur dieser Vergleich erlaubt Riickschliisse dar-
iber, ob eine Modellvorstellung grundsétzlich richtig ist und
— falls das zutrifft — in welcher Weise sie vervollkommnet
werden kann. Diesem geforderten Vorgehen stellt sich allerdings
ein Hindernis entgegen. Es besteht darin, daB die kosmischen
Entwicklungsvorginge mindestens in einem Zcitraum von
Jahrmillionen ablaufen. Deshalb stellt der beobachtbare Zu-
stand der Himmelskorper nur ein Momentanbild ihres gegen-
wirtigen Entwicklungszustandes dar. Daran dndert auch die
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Tatsache nichts, dall die dltesten uns tuberlieferten Beobach-
tungen einige tausend Jahre alt sind. Abgesehen von der gerin-
gen Genauigkeit dieser Beobachtungen, reicht der iiberdeckte
Zeitraum immer noch nicht aus, nachweisbare Effekte, die
durch die Sternentwicklung verursacht sind, hervorzubringen.
Es ist aber gelungen, aus dieser zunichst recht schwierig er-
scheinenden Situation einen Ausweg zu finden. Die Darlegung
der dazugehérigen Gedankengénge soll jedoch erst im Zusam-
menhang mit der Betrachtung der Kosmogonie der Sterne
erfolgen.

Bei der Gegeniiberstellung der gegenwirtig existierenden
Theorien zur Entstehung des Planetensystems, der Sterne und
der Sternsysteme ist der sehr unterschiedliche Erkenntnis-
stand nicht zu verkennen. Es stellt in gewissem Sinne ein Maf
fir den Schwierigkeitsgrad der verschiedenen kosmogonischen
Hypothesen dar. Eine bedeutende Rolle spielt auch die Tat-
sache, daB die Moglichkeiten einer Uberpriifung der theoreti-
schen Ergebnisse durch die Beobachtung zum Teil erheblich
eingeschrankt sind.

Die in der jiingeren Vergangenheit erreichten Fortschritte auf
dem Gebiet der Kosmogonie ermutigen uns, auf den eingeschla-
genen Wegen weiterzuforschen. Trotz allem ist eine wohlbe-
griindete Vorsicht bei allen kosmogonischen Ergebnissen und
SchluBfolgerungen auch jetzt noch geboten, denn sie beruhen
auf mehr oder weniger einschneidenden Annahmen, deren
Rechtfertigung teilweise noch aussteht.

In den ersten Kapiteln wird einiges Grundlagenwissen vermit-
telt, dessen Kenntnis fiir die teilweise komplizierten astrophy-
sikalischen Betrachtungen niitzlich ist. Es bleibt jedoch dem
Ermessen des Lesers iiberlassen, diese einleitenden Abschnitte
zu Uberspringen und sofort zur eigentlich kosmogonischen
Thematik iiberzugehen.

Die auftretenden Zahlenwerte wurden zum groBten Teil in den
Einheiten des internationalen Einheitensystems oder den ge-
brauchlichen astronomischen MaBeinheiten ausgedriickt. Ver-
schiedentlich wurden durch Vorsitze von dezimalen Vielfachen
oder Teilen an diese Einheiten andere Benennungen gebildet,
die dem jeweiligen Anwendungsfall besser angepaBt sind.
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Mathematische, physikalische
und astronomische Grundlagen

Grofe und kleine Zahlen

Die sprichwortlichen ,,astronomischen Zahlen‘‘ entstanden zu
einer Zeit, in der die Astronomie fiir sich das alleinige Recht in
Anspruch nehmen konnte, mit auBerordentlich groen Zahlen
arbeiten zu miissen. Heutzutage haben die groBen Zahlen auch
im téglichen Leben einen mehr oder weniger unbemerkten
Einzug gehalten. Die ,,technischen und physikalischen‘‘ Zahlen
— wir brauchen nur etwa an die enormen Leistungen moderner
Kraftwerke oder Teilchenbeschleuniger zu denken — halten
dem Vergleich mit den ,,astronomischen‘‘ Zahlen durchaus
stand. Allerdings wird oft iibersehen, daB in der Astronomie
auch extrem kleine Zahlen vorkommen. Im Verlauf der Dar-
stellung der Entwicklungsvorginge im Weltall werden uns
immer wieder grofe und kleine Zahlen begegnen, die, wenn man
sie in der iiblichen Weise schreiben wiirde, nicht nur sehr viel
Platz beanspruchen, sondern in dieser Form fiir numerische
Rechnungen unhandlich wire. Daher empfiehlt es sich, nach
vorhandenen Moglichkeiten zu suchen, die solche Zahlen in
kurzer Form darzustellen gestatten. Eine der sich bietenden
Moglichkeiten besteht in der Potenzschreibweise, die wir uns in
Erinnerung rufen wollen. Verstandlicherweise miissen wir in
diesem Buch darauf verzichten, auf die in der Potenzrechnung
giiltigen Rechengesetze einzugehen; wir wollen sofort den
Versuch machen, einige uns vertraute Zahlen in die neue Ge-
stalt iiberzufiihren.

Man sieht leicht ein, dafl die Zahl 1251 auch als Produkt
1,251 - 1000 geschrieben werden kann. Dariiber hinaus 148t sich
der Faktor 1000 in das dreifache Produkt 10 - 10 - 10 zerlegen.
An dieser Stelle beginnt unsere Vereinfachung: Wir schreiben
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dieses dreifache Produkt gleicher Faktoren nicht mehr aus,
sondern verwenden hierfiir die Schreibweise 103 (sprich: ,,zehn
hoch drei‘‘). Sie besagt, daB der angegebene Faktor — die Zahl
10 — dreimal mit sich selbst zu multiplizieren ist. Mit dieser
Abkiirzung erhilt die Zahl 1251 ihre endgiltige Form 1,251 -
103. In gleicher Weise lassen sich die ebenfalls willkiirlich her-
ausgegriffenen Zahlen 286 und 354000 in 2,86-102 und
3,54 - 105 umschreiben.

Beim Vergleich der hochgeschriebenen Zahl, dem Exponenten,
mit der Zahl der Nullen des ausgeschriebenen zweiten Faktors
(1000, 100 bzw. 100000) fillt auf, daB sie jedesmal iiberein-
stimmen. Allgemein 148t sich hieraus eine Regel ableiten, die
besagt, daB der Exponent angibt, wievielmal die 10 mit sich
selbst zu multiplizieren ist. Auf diese Art kann jede Zahl, die
groBer ist als 10, in eine kurze Form gebracht werden. Fir Zah-
len kleiner als 1, zum Beispiel 0,055 oder 0,0004, gilt eine ana-
loge Regel. Diese Zahlen lassen sich ebenfalls in Produkte der
Art 5,5-0,01 bzw. 4,0-0,0001 zerlegen. Dariiber hinaus kon-
nen die zweiten Faktoren in Briiche

1/10+1/10 = 1/102 und /10 110+ /10 1/10 = /104

umgeformt werden. Damit entsteht die schon bekannte Po-
tenzschreibweise, wobei allerdings neu ist, daf sich die poten-
zierte 10 noch unter dem Bruchstrich befindet. Man hat jedoch
vereinbart, die Zehnerpotenz iiber den Bruchstrich zu schrei-
ben, wenn man den Exponenten mit einem negativen Vorzei-
chen versieht. Auch diese Regel soll — ohne Beweis — der Po-
tenzrechnung entnommen werden. Die Beispielzahlen erhalten
somit ihre endgiltige Form 5,5 - 102 und 4,0 - 10~4. Als Regeln
kann man sich merken: Die Anzahl der Nullen vor der ersten
von Null verschiedenen Ziffer ist gleich der GroBe des Expo-
nenten der Zahl 10, der jetzt allerdings negativ ist. Die bisher
noch nicht beriicksichtigten Zahlen zwischen 1 und 10 lassen
sich in Potenzschreibweise dadurch ausdriicken, daf der Expo-
nent der Grundzahl 10 vereinbarungsgeméaf eine Null sein soll
(3,14 = 3,14 - 109).

Eine andere, weit verbreitete Darstellung von Zahlen besteht
in ihrer Verwandlung in Logarithmen. Unter den vielen mog-
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lichen Logarithmensystemen ist das dekadische System am
gebriauchlichsten. Der mit Hilfe einer Logarithmentafel be-
stimmbare Logarithmus einer Zahl stellt den Exponenten der
Grundzahl dar, welcher angibt, wievielmal sie mit sich selbst
multipliziert werden muB, um die Ausgangszahl zu erhalten.
Im Gegensatz zu den Exponenten in der Potenzschreibweise
sind die Logarithmen im allgemeinen keine ganzen Zahlen. Aus
der vor dem Komma stehenden Zahl, der sogenannten Kenn-
ziffer, 148t sich dhnlich wie bei der Potenzdarstellung der Zahlen
die GroBenordnung der logarithmierten Zahl ablesen. Als Regel
hierfiir gilt: Die Kennziffer ist um 1 kleiner als die Anzahl der
Ziffern, die bei der entlogarithmierten Zahl vor dem Komma
stehen wiirden. Eine positive Kennziffer bedeutet, dal die
Zahl groBer als Eins ist; dagegen driickt ein negatives Vorzei-
chen aus, daB sie kleiner ist als Eins. Falls die Zahl kleiner als
Eins ist, dann gibt der Betrag der Kennziffer die Anzahl der
Nullen an, mit denen der Dezimalbruch beginnt; d. h. die Null
vor dem Komma ist mitzuzéihlen.

Die der Kennziffer nachgestellte Zahl, die Mantisse, charakte-
risiert eindeutig die Ziffernfolge der logarithmierten Zahl. Die
Mantisse kann aus den Logarithmentafeln abgelesen werden.
Die schon bei der Darstellung der Potenzschreibweise verwen-
deten Zahlen 1251 und 3,14 sowie 0,0004 haben logarithmiert
folgendes Aussehen: log 1251 = 3,0972, log 3,14 = 0,4969 und
log 0,0004 = 0,6021 —4 oder —3,3979.

Entsprechend den Erfordernissen werden wir in den nachfol-
genden Kapiteln wahlweise von beiden Moglichkeiten der
Zahlendarstellung Gebrauch machen.

Strahlungsgesetze

Es ist aus Laboruntersuchungen bekannt — und dieser Sach-
verhalt stimmt mit den theoretischen Ergebnissen iiberein—,
daB von jedem Korper eine elektromagnetische Strahlung aus-
geht. Thre Intensitit und spektrale Energieverteilung hingt
von der absoluten Temperatur des Korpers und seiner stoff-
lichen Beschaffenheit ab. Bereits G. R. Kirchhoff erkannte, daB
Korper mit groBem Absorptionsvermogen auch ein groBes
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Emissionsvermégen besitzen. Die Fahigkeit eines Korpers,
Strahlung zu ,,verschlucken®’, ist also gleichbedeutend mit der,
sie wieder abzustrahlen. Auf Grund dieses Sachverhaltes 148t
sich die Vorstellung eines idealen Korpers entwickeln, der die
besondere Eigenschaft hat, die einfallende elektromagnetische
Strahlung aller Wellenlingen vollstandig zu absorbieren und in
Wirme umzuwandeln. Einen solchen Korper bezeichnet man
alsideal schwarz oder auch als schwarzen Koérper. BeruBte oder
mit schwarzem Samt iiberzogene Gegenstinde erfiillen diese
Forderung nur unvollkommen. Dagegen 148t sie sich durch
Hohlkorper aus wirmebestdndigen Material gut verwirkli-
chen. Werden die nach auBlen wirmeisolierten Wiande beheizt,
so 1aBt sich durch eine Offnung in einer der Winde eine Strah-
lung beobachten, die mit der eines schwarzen Korpers iden-
tisch ist. Diese Strahlung wird auch als Hoklraumstrahlung
bezeichnet. Thre Energieverteilung édndert sich mit der Temp-
ratur der Wiande des Hohlraumes.

Unter bestimmten Voraussetzungen gelang es M.Planck, theo-
retisch ein Strahlungsgesetz abzuleiten, das die Laboratoriums-
messungen an Hohlraumstrahlern exakt wiedergibt. Das nach
ihm benannte Strahlungsgesetz besagt, dafl die von einem
schwarzen Korper emittierte Energie aus Strahlung aller Wel-
lenldngen besteht. Man spricht in diesem Fall von einem kon-
tinuierlichen Spektrum. Die Energieabgabe eines schwarzen
Korpers erreicht bei einer durch seine Temperatur bestimmten
Wellenlinge einen Maximalwert. Wie bereits M. Wien auf
experimentellem Wege fand, verschiebt sich dieses Maximum
mit wachsender Temperatur nach immer kiirzeren Wellenlin-
gen. So liegen zum Beispiel die Energiemaxima eines schwar-
zen Korpers, dessen Temperaturen 1-103°K, 5.103°K und
1,5 104 °K betragen sollen, im infraroten, sichtbaren (gelben)
bzw. ultravioletten Spektralbereich.

Die Summation der in den einzelnen schmal zu wihlenden
Wellenlingenbereichen abgestrahlten Energie ergibt die von
einem schwarzen Korper emittierte Gesamtenergie. Sie hingt
nur von seiner Temperatur ab und steigt mit der vierten Po-
tenz der Temperatur an. Dieses Gesetz tragt nach seinen Ent-
deckern den Namen Stefan-Boltzmannsches-Gesetz. Die Strah-
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lungsgesetze von M. Planck sowie von J. Stefan und L. Boltz-
mann sowie das Wiensche Verschiebungsgesetz haben fiir die
Astrophysik groBe Bedeutung, weil die Fixsterne naherungs-
weise als schwarze Strahler aufgefaBt werden konnen.

Atome, ihre Kerne, Elektronenhiillen und Eigenschaften

Die moderne Astrophysik wire ohne die Kenntnisse auf dem
Gebiet der Kernphysik und der Quantentheorie nicht denkbar.
Deshalb soll, zumindest ganz kurz, auf einige wichtige Eigen-
schaften der Atome und ihre Wechselwirkung mit der Strah-
lung eingegangen werden.

Um die Jahrhundertwende entwarfen aus den damals bekann-
ten experimentellen Daten J. J. Thomson, E. Rutherford und
N. Bohr die ersten Atommodelle, die jedoch die Beobachtungen
nur bis zu einem gewissen Grade erkliren konnten. Trotzdem
wurde das Bohrsche Atommodell in der Folgezeit sehr populér.
Es stellt ein auf atomare GroBenverhdltnisse verkleinertes
Planetensystem dar. Um den als Zentralkérper wirkenden
Atomkern bewegen sich die Elektronen dhnlich wie die Planeten
um die Sonne. Die Beobachtungstatsache, dafl fast die gesamte
Masse des Atoms in seinem Kern vereinigt ist, wurde in dem
Bohrschen Atommodell beriicksichtigt. Die Anzahl der im
Normalfall um den Atomkern kreisenden Elektronen ist fiir
jedes chemische Element charakteristisch.

Nachfolgend sollen am Beispiel des Wasserstoffatoms einige der
wesentlichen Eigenschaften der Atome besprochen werden.
Das leichteste chemische Element, der Wasserstoff, hat einen
sehr einfachen Atomaufbau. Der Kern des normalen Wasser-
stoffatoms besteht nur aus einem Proton p, dessen Ruhemasse
1,6723 - 1024 g betrigt. AuBerdem verfiigt das Proton iiber
eine Ladung von 1,602 -10-1? As. Um das Proton bewegt sich
unter normalen Bedingungen ein Elektron e~ in einem Abstand
von 5,3 - 10~? cm und einer Geschwindigkeit von 2,19 - 103 km/s.
Seine Ruhemasse betrigt nur etwa ein Zweitausendstel der
Protonenmasse, ndmlich 9,108 -10-28 g, daneben hat es eine
Ladung von —1,60210-1? As. Die negative elektrische La-
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dung des Elektrons und die positive Kernladung kompensieren
sich, so daB3 das Atom nach auBen hin neutral ist.

Beim Vergleich der Atommassen anderer Elemente mit dem
des Wasserstoffs zeigt sich, daBl die Mehrzahl von ihnen um ein
fast ganzzahliges Vielfaches schwerer ist als ein Wasserstoff-
atom. Die nahcliegende Vermutung, daf diese Atome allein aus
Wasserstoffkernen, also Protonen bestehen, erweist sich jedoch
aus mehreren Griinden als unzutreffend. Tatsiachlich erklart
sich die Ganzzahligkeit der Atommassen daraus, dafl die Atom-
kerne dieser Elemente aus Protonen und den fast gleichschwe-
ren Neutronen n aufgebaut sind, deren Masse 1,6746-10-24 ¢
betrigt. Wie bereits ihr Name andeutet, besitzen die Neutro-
nen keine elektrische Ladung. Die gegenseitigen Abstdnde der
Protonen und Neutronen in einem Atomkern kénnen bis zu
10-12 cm betragen. Bei dieser dichten Packung der auch als
Nukleonen bezeichneten Kernbausteine treten Kernkrifte auf,
die die elektrostatischen AbstoBungskrifte der gleichgeladenen
Protonen weit iibertreffen. Mit wachsendem Abstand vom
Atomkern sinkt allerdings die Stérke der Kernkrafte sehr rasch
ab; dafiir sind dann die von den Protonen ausgeiibten elektro-
statischen Krafte wirksam. So tritt beispielsweise beim Be-
schufl von Atomkernen mit positiv geladenen Teilchen im all-
gemeinen eine AbstoBung durch das elektrostatische Feld des
Kerns ein, bevor die stoBenden Teilchen in den Kern eindrin-
gen, es sei denn, sie haben auBerordentlich hohe Energien. Im
Gegensatz dazu konnen sich die Neutronen dem Kern néihern,
ohne eine AbstoBung zu erleiden, bis sie in den Bereich der
Kernkrifte gelangen und vom Kern ,eingefangen‘* werden.
Die zwischen den Nukleonen wirkenden Kernkréfte sind weder
durch elektrische oder magnetische Eigenschaften noch durch
die Masse des Atomkerns bestimmt.

Die gegenwirtig diskutierten Kernmodelle wurden unter den
Bezeichnungen ,,Tropfchenmodell’ und ,,Schalenmodell* be-
kannt. Wie entsprechende Experimente nahelegen, ist es mog-
lich, sich die Kernmaterie eines Atomkerns als einen Flissig-
keitstropfen vorzustellen. Aus ihm konnen — wie bei Fliissigkei-
ten — Teilchen ,,verdampfen®, falls es gelingt, durch Zufuhr
einer hinreichend hohen Energie dic Kernkrafte zu iiberwinden.
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Die Analogie zu Fliissigkeiten wird auch durch die Tatsache
unterstrichen, dafl die Kernmaterie aller chemischen Elemente
nahezu die gleiche Dichte besitzt.

Beim BeschuB von Atomkernen mit positiv geladenen Teilchen
zeigen die Beobachtungen, dall die Kerndurchmesser gleich-
miéBig beim Ubergang von den leichten zu den schwereren Ele-
menten anwachsen. Wird dagegen das Experiment mit Neu-
tronen ausgefihrt, so ergeben sich fiir die Atome von verschie-
denen Elementen sehr unterschiedliche Einfangsquerschnitte.
Diese Schwankungen der Neutronenquerschnitte lassen sich
am besten durch die Annahme einer schalenférmigen Anord-
nung der Nukleonen im Atomkern verstehen.

Bei diesen Betrachtungen darf nicht iibersehen werden, daf
auch die modernen Kernmodelle nur Anndherungen an die
tatsichliche Natur der Atome sind. In dem MaBe, in dem sich
die theoretischen Kenntnisse erweitern, erlangt der Mensch
auch eine immer exaktere Vorstellung der objektiven Prozesse.
Auflerdem ist zu beachten, daf je nach Art der Experimente,
denen die Nukleonen und Elektronen unterworfen werden, ihr
Teilchen- bzw. ihr Wellencharakter zu beobachten ist.

Zur kurzen Charakterisierung eines Atomkerns geniigt es, die
Anzahl der in ihm enthaltenen Protonen unten und die Anzahl
aller Nukleonen im Kern oben vor das Symbol des betreffenden
chemischen Elementes zu schreiben. Auf diese Weise 148t sich
zum Beispiel ein gewohnlicher Wasserstoffkern durch die An-
gabe 1H eindeutig kennzeichnen. Die entsprechende Bezeich-
nung fiir einen Heliumkern lautet 3He. Hieran ist ersichtlich,
daB dieser Heliumkern aus 2 Protonen und 2 Neutronen auf-
gebaut ist. Haufig werden die im iibrigen recht stabilen Helium-
kerne auch als Alphateilchen (x-Teilchen) bezeichnet.
Entsprechend der Zahl der im Kern enthaltenen Protonen
betrigt die positive Gesamtladung ein ganzzahliges Vielfaches
der Elementarladung. Diesbeziigliche Messungen von G. J.
Moseley ergaben, daB die Zahl der in den Atomkernen enthal-
tenen elektrischen Elementarladungen identisch mit der Ord-
nungszahl des betreffenden Elements im Periodensystem ist.
Es kommt auch vor, daB in Atomkernen mit gleicher Proto-
nenzahl die Anzahl der Neutronen verschieden ist. Solche
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Atomkerne gehoren dann demselben chemischen Element an,
besitzen aber eine unterschiedliche Kernmasse. Derartige
Varianten im Atomaufbau innerhalb eines Elements werden
als Isotope bezeichnet.

Aufler den massereichen Kernbausteinen, den Protonen und
Neutronen, und den in der Atombhiille befindlichen Elektronen
sind gegenwartig mehr als 70 weitere Elementarteilchen be-
kannt. Der Begriff ,,Elementarteilchen* wurde allerdings zu
einer Zeit geprigt, als noch die Meinung bestand, daB sich
diese Teilchen nicht weiter zerlegen lassen. Tatsdchlich trifft
das nur fiir die Protonen p, Elektronen e-, Positronen e+ und
Neutrinos » zu. Das Positron besitzt die Ruhemasse des Elek-
trons, ist aber positiv geladen. AuBer bei den vier aufgefiihrten
Teilchen, deren Lebensdauer praktisch unbegrenzt ist, lassen
sich bei allen Elementarteilchen ,,Umwandlungsprozesse‘ fest-
stellen. Erfolgt zum Beispiel eine ,,Begegnung‘‘ zwischen einem
Elektron und einem Positron, wird die Ruhemassenenergie
beider Teilchen in Strahlungsenergie umgewandelt. Diesen
Vorgang bezeichnet man als ,,Paarvernichtung‘‘. Es wird auch
der umgekehrte Vorgang beobachtet, bei dem beim Zusammen-
treffen von Protonen mit Photonen Elektronen und Positronen
entstehen. Man spricht in diesem Falle von ,,Paarerzeugung‘.
Das zu den Elementarteilchen gerechnete Neutron zerfalltin ein
Proton, ein Elektron und ein Antineutrino. Der experimentelle
Nachweis des Neutrinos und Antineutrinos, deren Ruhemasse
weniger als 10-30 g betragt, vielleicht sogar Null ist, war recht
schwierig.

Die Neutrinos treten nur in sehr geringem Mafe mit anderen
Elementarteilchen in Wechselwirkung. Daher koénnen sie un-
gehindert dicke Schichten durchdringen, zum Beispiel sogar
den gesamten Erdkorper. Eine kiinftige ,,Neutrinoastronomie*
wiirde auf Grund dieser Eigenschaft in die Lage versetzt, sogar
bis in das Zentrum der Sterne zu ,,sehen‘‘, was mit den ge-
brauchlichen optischen Hilfsmitteln prinzipiell unméglich ist.
Die in der Natur spontan verkommenden Umwandlungen von
Elementarteilchen, aber auch von Atomkernen lassen sich im
Laboratorium reproduzieren. Hierfiir sind jedoch sehr teure
Teilchenbeschleuniger erforderlich. In ihnen wird den zum
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Versuch verwendeten Elementarteilchen eine so hohe Energie
vermittelt, daB sie mit Atomen, die als ,,Ziel“ dienen, reagieren
konnen. An den dadurch ausgelosten Prozessen lassen sich die
Eigenschaften der Kernbausteine und anderer Elementarteil-
chen studieren. Ein dhnliches Laboratorium, allerdings in kos-
mischen Ausmaflen, stellen die mittelpunktsnahen Gebiete
der Sterne dar. Dort findet unter den vorherrschenden extrem
hohen Temperaturen fortwihrend eine groBe Anzahl atomarer
StoBprozesse statt, die auch zu Kernumwandlungen fiihren.
Durch sie wird laufend die Energiemenge freigesetzt, die ein
Stern wihrend seiner zeitlich am langsten dauernden Entwick-
lungsstadien in den Weltraum abstrahlt. Kommt es dabei zu
Veranderungen der Effektivitit der atomaren Energiequellen,
etwa dadurch, daB sich der ,,Brennstoff ersch6pft, so wirken
sich diese cinschneidend auf die innere ,,Konstitution‘ des
Sterns aus. Simtliche Anderungen des inneren Aufbaus eines
Sterns und aller damit zusammenhingenden Erscheinungen
sind ein Ausdruck fir die ,,Sternentwicklung‘.

Nachdem wir speziell den Atomkern und seinen Aufbau skiz-
ziert haben, wollen wir die den Kern umgebende Elektronen-
hiille beschreiben :

Unter den normalerweise auf der Erde herrschenden Bedingun-
gen ist die Anzahl der sich um den Atomkern bewegenden
Elektronen gleich der Protonenzahl, so dafl das Atom nach
auBlen elektrisch neutral ist. Die Elektronenhiille hat einen
entscheidenden EinfluB auf die spezifischen chemischen und
optischen Eigenschaften der Atome, die verschiedenen Ele-
menten angehoéren. In dem nur noch aus Griinden der Anschau-
lichkeit zu akzeptierenden Atommodell Bohrs umkreisen die
Elektronen den Atomkern in verschiedenen Abstéinden, etwaso
wie die Planeten die Sonne. Im Falle des Wasserstoffatoms
besteht die Elektronenhiille lediglich aus einem Elektron. Es
kann das Proton auf verschiedenen ausgezeichneten Bahnen
umlaufen. Jeder der Bahnen 148t sich ein ganz bestimmter
Energiezustand zuordnen. Fir den energieirmsten Zustand
wurde der Ausdruck Grundzustand oder Grundniveau gepragt.
Im Normalfalle verweilt das Elektron in seinem Grundzu-
stand. Wird dem Elektron jedoch Energie zugefiihrt, so ver-
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148t es ihn und wechselt in einen energiereicheren Zustand iiber.
Dieser Vorgang wird als Anregung und die hierfiir erforderliche
Energie als Anregungsenergie bezeichnet. Die Anregung kann
durch Absorption von elektromagnetischer Strahlung, aber
auch durch Energieiibertragungen bei Sto8en zwischen den
Elementarteilchen erfolgen. Der angeregte Zustand bleibt je-
doch nur eine kurze Zeitspanne — etwa 10-8 s — erhalten, dann
geht das Elektron wieder in den Grundzustand iiber. Die vor-
her aufgenommene Anregungsenergie wird dabei in Form eines
,,Lichtblitzes“ wieder ausgestrahlt. Falls sich das Elektron in
einem hoheren Anregungszustand befand, gelangt es haufig
erst iiber dazwischenliegende Energieniveaus in den Grundzu-
stand. Bei diesem Vorgang wird die Anregungsenergie auf-
gespalten und in Form mehrerer Lichtblitze abgegeben. Absor-
bieren sehr viele Atome eines Elementes gleichzeitig Licht der
gleichen Wellenlinge 4, so entsteht an der betreffenden Stelle
des Spektrums derjenigen Strahlungsquelle, der die Energic
entzogen wird, ein Energiedefizit, das als Absorptionslinie
erkennbar ist.

Die Energiebetrage E, die ein Elektron aus der einfallenden
elektromagnetischen Strahlung aufnehmen kann, um von
einem Energieniveau zu einem anderen iberzugehen, sind
eindeutig durch die sehr wichtige Beziehung E = kc/1 be-
stimmt. Darin sind 2 und ¢ zwei auBerordentlich wichtige
Naturkonstanten: A das von Planck eingefithrte Wirkungs-
quantum (A = 6,625-10-3%¢ Ws?) und ¢ die Vakuumlichtge-
schwindigkeit (¢ = 2,997-10% km/s). Mit Hilfe dieser Glei-
chung ist man auch umgekehrt in der Lage, aus den beobach-
teten Absorptions- bzw. Emissionslinien eines chemischen Ele-
ments Riickschliisse auf die Energieniveaus des betreffenden
Atoms zu ziehen. Die Wellenlingen der Absorptions- bzw.
Emissionslinien werden meistens in Angstrom (1A = 1.
10-19 m) oder neuerdings auch in Nanometern (1nm =2 1.
10-? m) angegeben.

Solange das Leuchtelektron von einem diskreten Energieni-
veau zum anderen ibergeht und sich nicht vom Atomkern
trennt, spricht man von gebundenen Ubergingen. Ubersteigt
jedoch die dem Elektron zugefiihrte Energie einen bestimmten
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Betrag, so ist der Atomkern nicht mehr in der Lage, das Elek-
tron an sich zu binden, und es verlaBt die Atomhiille. In diesem
Falle spricht man von einem gebunden-freien Ubergang oder
kurz von Ionisation. Die hierfir notwendige Mindestenergie
wird als Tonisationsenergie bezeichnet.

Selbstverstindlich kénnen dem Elektron auch noch hohere
Energiebetrige zugefihrt werden. Soweit sie nicht fir die Ioni-
sationsarbeit verbraucht werden, kommen sie dem davonflie-
genden Elektron als Bewegungsenergie zugute. Hieraus wird
ersichtlich, daB bei der Ionisation keine spezifische Absorp-
tionslinie im Spektrum sichtbar ist wie etwa bei gebundenen
Ubergingen. Je nach der GréBe der absorbierten Energie liegt
die fiir jeden Ionisationsproze individuelle ,,Absorptions-
linie* in einem nur nach der langwelligen Seite begrenzten
Bereich des Spektrums. Die langwellige Grenze ist von Element
zu Element verschieden und hingt von der Mindestenergie ab,
die zur Ionisation erforderlich ist. Fiir eine Vielzahl gleichzeitig
ablaufender Ionisationsprozesse ergibt sich fiir jedes Element
ein ganzes Band im Spektrum, das sogenannte Seriengrenz-
kontinuum, aus dem die Energie absorbiert wird — man spricht
von einer kontinuierlichen Absorption. Die abgetrennten Elek-
tronen bewegen sich zwischen den Atomen und Ionen umher
und vereinigen sich schlieBlich wieder mit den Ionen. Die dabei
freiwerdende Energie wird in Form von Strahlung abgegeben.
Die Abstrahlung erfolgt ebenfalls in einem breiten Spektral-
bereich, so daB bei einer Vielzahl von Rekombinationsprozes-
sen insgesamt wieder ein Kontinuum emittiert wird.

Auch bei der Bewegung eines freien Elektrons im elektrischen
Feld eines Ions kommt es zu einer Anderung seiner Energie.
Dabei wird die Differenz der Energie des Elektrons vor und
nach der Bewegung absorbiert bzw. emittiert. Diese als frei-
frei bezeichneten Uberginge verursachen gleichfalls eine kon-
tinuierliche Emission oder Absorption in den Spektren.

Es wire verfehlt, die hier dargestellten Anregungs-, Ionisa-
tions- und Rekombinationsprozesse als einmalige Vorginge im
Sterninnern anzusehen. Dort, aber auch in den Sternatmospha-
ren laufen sie fortwihrend ab, und der Prozentsatz der im zeit-
lichen Mittel standig ionisierten bzw. angeregten Atome kann
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Abb. 1. Die Energieniveaus des Wasserstoffatoms sind als horizon-
tale Linten dargestellt. Jedem Niveau entspricht im Bohrschen
Atommodell eine spezielle Bahn des Elektrons. Die Ubergange von
einem Energieniveau zu einem anderen sind durch vertikale Linien
charakterisiert. Die Zahlen auf der Ordinate geben die Energie-
differenzen der Niveaus gegeniiber dem Grundzustand an. Bei der
Anregung eines Atoms wird das Elektron auf ein hoherliegendes
Energienitveau gehoben. Dabei wird Energie verbraucht, und im
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fir jedes chemische Element berechnet werden. Hierfiir ist aber
die genaue Kenntnis der Temperatur und der Dichte in den
betreffenden Sterngebieten erforderlich.

Die theoretische Untersuchung der von jedem Element zu er-
wartenden Spektren ergab, daB fiir die Uberginge der Elektro-
nen von einem Energieniveau zu einem anderen bestimmte
Regeln gelten. Danach bestehen fiir das Auftreten der mogli-
chen gebundenen Uberginge zum Teil recht unterschiedliche
Wahrscheinlichkeiten. Fiir einige der gebundenen Uberginge
ist die Wahrscheinlichkeit fiir ihr Auftreten so gering, daB man
fiir sie den Ausdruck ,,verbotene‘ Uberginge pragte. Es zeigte
sich aber, daf} unter den extremen physikalischen Bedingun-
gen im Weltraum solche verbotenen Uberginge unter Um-
standen eine wesentliche Bedeutung erlangen konnen.

Einen Einblick in die Energieniveaus des Wasserstoffs vermit-
telt Abbildung 1. In ibr sind auch einige Uberginge des Elek-
trons eingetragen. Ihre tatsdchliche Zahl, besonders in der
Nahe der Ionisationsgrenze, ist auBerordentlich hoch.

Die Spektren der anderen Elemente sind zum Teil sehr viel
komplizierter als das des Wasserstoffs. Das liegt unter anderem
daran, dafl bei Mehrelektronensystemen auch Wechselwirkun-
gen zwischen den Elektronen auftreten und die ndher am
Atomkern befindlichen Elektronen die Kernladung nach auflen
teilweise abschirmen. Eine Vereinfachung der Verhiltnisse tritt
nur dann ein, wenn die Atome durch Mehrfachionisation alle
Elektronen bis auf eins verloren haben. Dann liegt ein Zustand
vor, wie er beim neutralen Wasserstoffatom verwirklicht ist,
und die beobachtbaren Spektren der Atome bekommen
ein ,,wasserstoffihnliches* Aussehen. Allerdings sind die

Spektrum entsteht eine Absorptionslinie.¥Bei der Rekombination
des Elektrons auf das Grundniveau wird Energie frei, die in einer
Linie emittiert wird. Die Rekombination kann auch uber mehrere
Niveaus erfolgen, wobei jedesmal eine Linie emittiert wird. Aupfer
den eingezeichneten Linienserien gibt es noch weitere, deren Spektral-
linien aber im fernen Ultrarot liegen. Das schraffierte Gebiet kenn-
zetchnet das Kontinuum, das bei gebunden-freien bzw. frei-freien
Ubergdangen absorbiert bzw. emittiert wird.
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charakteristischen Wellenlingen, bei denen die Emissions-
bzw. Absorptionslinien auftreten, gegeniiber den analogen
Wasserstofflinien in Richtung des kurzwelligen Teils des Spek-
trums verschoben.

R. Bunsen und G. R. Kirchhoff wiesen im Jahre 1859 als erste
darauf hin, daf3 die Emissionslinien eines Elements an dersel-
ben Stelle des Spektrums liegen wie die Absorptionslinien.
Ferner erkannten sie, daB sich die Gesamtheit der von einem
Element absorbierten bzw. emittierten Linien in einer charak-
teristischen Weise iiber das Spektrum verteilt. Sie wurden da-
mit zu den Begriindern der Spektralanalyse.

Die Spektralanalyse hat bei der Auswertung der Sternspektren
eine grofle Bedeutung. Mitihrer Hilfe gelangt man zu den wich-
tigen Aussagen dariiber, welche Elemente in den Sternatmo-
sphiren vorhanden sind. Es ist jedoch zu beachten, daB ausdem
Fehlen von Linien von Elementen nicht unbedingt auf ihre
Abwesenheit in der betreffenden Sternatmosphére geschlossen
werden darf. Diese Elemente konnen dort durchaus vorkom-
men; sie sind spektroskopisch nur deshalb nicht nachweisbar,
weil bei den in der Sternatmosphéare herrschenden Druck- und
Temperaturverhiltnissen Uberginge in dem von der Erdober-
fliche aus zuganglichen Spektralbereich nicht in nennenswer-
ter Anzahl stattfinden.

Lufthiille der Erde

Die klassische Beobachtungsmethode in der Astronomie be-
steht in der Untersuchung des Lichtes der Gestirne hinsichtlich
seiner Richtung, seiner Qualitit und seiner Quantitdt mit dazu .
geeigneten MeBapparaturen vom Boden der Erdatmosphire =
aus. Bevor jedoch das Sternenlicht von einem astronomischen
Instrument aufgefangen werden kann, erleidet es beim Durch-
gang durch die Atmosphére einige Verdnderungen.
Beschrankt man sich zunidchst auf die Betrachtung solcher
Beobachtungen, die auf eine genaue Messung von Sternpositio-
nen abzielen, so hat man sich mit der optischen Brechkraft
unserer Lufthiille auseinanderzusetzen. Sie bewirkt, daB3 die
aus dem Weltraum von den verschiedenen Sternen einfallenden

22



Lichtstrahlen aus ihrer urspriinglichen Richtung abgelenkt
werden. Der Betrag der auftretenden Ablenkung hingt von
der Winkelhohe der Gestirne tiber dem Horizont des Beobach-
tungsortes und den gerade herrschenden meteorologischen Be-
dingungen der Atmosphére ab. Bei der Auswertung der Beob-
achtungen muB diese als Refraktion bekannte Erscheinung be-
ricksichtigt werden. Sie macht sich bei den Beobachtungen
kaum storend bemerkbar. Dagegen kann die Richtungsszintil-
lation die Qualitdt der Messungen entscheidend herabsetzen.
Es handelt sich hierbei um die Erscheinung, daB sich die Sterne
im Gesichtsfeld des Fernrohrs laufend vollig ungeordnet um
cinen mittleren Ort bewegen. Die Ursache dieser irreguldren
Bewegungen der Sterne sind Temperaturschwankungen in den
bodennahen Schichten der Atmosphire. Die wie Blasen oder
Schlieren in einer optischen Linse wirkenden Bereiche unter-
schiedlicher Temperatur nehmen an der allgemeinen Luftstro-
mung teil und rufen dadurch laufend Veranderungen der
Brechkraft der Atmosphire lings des Weges des einfallenden
Sternenlichtes hervor. In besonders stark ausgeprigten Fallen
ist die Intensitatsszintillation bereits mit bloBem Auge als ein
,,Funkeln‘“ der Sterne wahrzunehmen. Der mittlere Wert der
Richtungsszintillation betragt etwa 1 (Bogensekunde).

Die Szintillation @bt auch einen groBen Einflu auf die Quali-
tit der Sternbildchen, genauer gesagt auf die geometrische
Figur der Zerstreuungsscheibchen aus. Infolge der riesigen
Entfernung von uns bleiben die Sterne auch in den gréB8ten
Teleskopen theoretisch punktformige Objekte. Lediglich die
Beugung des Sternenlichtes an den Begrenzungen der Fernrohr-
objektive bewirkt, daB die Lichtpunkte von konzentrischen,im
Wechsel hellen und dunklen Ringen umgeben sind, deren In-
tensitdt nach auBlen rasch abfallt. Die Richtungsszintalliation
verursacht nicht nur eine ,,Verschmierung der Beugungs-
ringe, so daB der Eindruck einer Sternscheibe entsteht, sondern
kann ganz bizarre Formen der Sternscheibchen hervorrufen,
die sich auBerdem rasch dndern. Unter solchen Bedingungen
ist es sehr schwierig, genaue Positionsbestimmungen zu
machen, wie sie etwa fiir die Berechnungen von Doppelstern-
bahnen erforderlich sind. Bei den in Europa vorherrschenden
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meteorologischen Bedingungen gibt es nur sehr wenige Néachte
im Jahr, in denen die beobachteten Beugungsscheibchen der
Sterne die Qualitit besitzen, die man entsprechend der theore-
tisch errechneten Leistungsfahigkeit des verwendeten Tele-
skops eigentlich erwarten konnte.

Bei astrophysikalischen Untersuchungen wirkt sich besonders
storend die selektive Extinktion der Atmosphére aus. Darunter
wird die Erscheinung verstanden, daB die in der Lufthiille ent-
haltenen Gase fiir bestimmte Wellenldngenbereiche der elek-
tromagnetischen Strahlung teilweise bzw. vollig undurchsich-
tig sind. Verglichen mit dem gesamten Spektralbereich sind
die verbleibenden Durchsichts,,fenster‘‘ unserer Lufthiille rela-
tiv klein. Einer der Durchsichtsbereiche umfafit den Wellen-
langenbereich von etwa 300 bis 1000 nm, in dem sich auch die
Wellenlingen der fiir das Auge wahrnehmbaren Strahlung be-
finden. Daher wird dieser Bereich auch als das ,,optische‘
Fenster der Atmosphéire bezeichnet. AuBerhalb dieses Gebie-
tes, noch weiter im infraroten Spektralbereich, gibt es noch
einige schmale DurchlaBfenster in der Atmosphare, durch die
jetzt auch beobachtet werden kann. Ein weiterer Bereich ist
fur die Strahlung der Wellenlingen von 1 cm bis etwa 30m
durchldssig und wird gewohnlich ,,Radiofenster genannt.
AuBerhalb der angegebenen Gebiete vermag die elektromagne-
tische Strahlung nur bis in bestimmte Hoéhen tiber der Erdober-
fliche vorzudringen.

Wie wir wissen, verhalten sich die Sterne niherungsweise wie
schwarze Strahler. Hieraus geht hervor, da8 die Sterne auch in
den Spektralgebieten, die von der Erdoberfliche aus nicht be-
obachtbar sind, einen zum Teil recht erheblichen Prozentsatz
ihrer Gesamtstrahlung abgeben. Fir die Erforschung der
Eigenarten der Sternstrahlung ist jedoch die Kenntnis des sich
iber den gesamten Wellenlingenbercich erstreckenden Spek-
trums eine unbedingt notwendige Voraussetzung. Da sie grund-
satzlich nicht durch Beobachtungen von der Erdoberfliche aus
zu erfiillen ist, bleibt nur die Moglichkeit, die MeBapparaturen
in Gebiete oberhalb der Atmosphére, also in den Weltraum zu
transportieren. Dafiir kommen als Triagermittel Forschungs-
raketen, kiinstliche Erdsatelliten oder auch Ballons in Be-
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tracht. Die aus diesem Gebiet schon vorliegenden Beobach-
tungsergebnisse berechtigen zu groen Hoffnungen. Die ,,Welt-
raumastronomie’ wird sich in der kommenden Zeit sehr
rasch zu einem wichtigen Beobachtungszweig in der Astro-
nomie entwickeln.

Selbst dann, wenn in naher Zunkunft umfangreiche Beobach-
tungen im Weltraum ohne die verschiedenartigen storenden
Einflisse der Erdatmosphire moglich sind, werden die erdge-
bundenen klassischen Beobachtungen nicht vollig hinfallig. Es
wird vielmehr eine gegenseitige fruchtbare Ergdnzung der auf
verschiedene Weise gewonnenen Beobachtungen eintreten.
Einen anschaulichen Eindruck von der begrenzten spektralen
DurchlaBfahigkeit der Erdatmosphére vermittelt Abbildung 2.
In ihr sind ferner zu Vergleichszwecken die theoretisch berech-
neten Energieverteilungskurven von zwei Sternen dargestellt.
Da die Sterne nur einen winzigen Bruchteil ihrer Gesamtstrah-
lung im Radiofrequenzbereich abstrahlen und sehr weit ent-
fernt sind, erhalten wir unser empirisches Wissen vorwiegend
durch Beobachtungen im optischen Fenster der Atmosphare.
Fast dasgesamte vorhandene astrophysikalische Beobachtungs-
material beruht auf Messungen, die vom Erdboden aus gewon-
nen wurden und deshalb nur schmale Bereiche des Gesamt-
spektrums umfassen. Fiir bestimmte theoretische Untersu-
chungen wire aber auch die Kenntnis der Energieverteilung in
den Teilen des Spektrums niitzlich, die zum gegenwartigen
Zeitpunkt beobachtungsmaBig schwer zugéinglich sind. Man ist
daher zu Extrapolationen von Beobachtungsergebnissen ge-
zwungen, einem erlaubten Verfahren, das aber Unsicherheiten
in sich birgt. Es ist einzusehen, dafl mit solchen extrapolierten
MeBergebnissen kein echter Vergleich mit den theoretischen
Resultaten moglich ist, aus dem sichere Schlisse iiber die Ver-
besserung der theoretischen Anséitze gezogen werden konnten.

Photometrische Grundlagen

In der Astronomie ist es auch gegenwirtig noch iiblich, Hellig-
keiten von Gestirnen in GroBenklassen anzugeben. Dieser
schon im Altertum von Hipparch eingefiihrte Begriff dient zur

25



200
km
1150
E-SCHICHT
-1100
D-SCHICHT - 50]
4 60
, - 40
i1’ OZON-MAXIMUM |
TN 20
. iy T'ROPOPAUSE
L L1 AR s .SIH‘ ’/. 0
102 100107 166 105 1o4 103162107 1 10'102 103 10%cm
- WELLENLANGE
]
Vb RADIOFENSTER
1 ]
o :SICHTBARER SPEKTRAL- !
z i BEREICH !
o] 1 :
& °f : :
N BO-STERN :
3 ' |
z 3r \ H
2 2 T ~.GO-STERN :
I ) ..o :
2 1 ~—e_!
- e -
2] 1 = | Y

0 1000 3000 5000 7000 9000
WELLENIANGE 2000 4000 6000 8000 10000 A

Abb. 2. Gendherter Verlauf der Eindringtiefe der senkrecht in die
Erdatmosphdre einfallenden Strahlung in Abhdngigkeit von der
Wellenlinge. Die Kurve gibt diejentgen Hohen h diber der Erdober-
Slache an, bei denen die Intensitit der Strahlung auf 379, des extra-
terrestrischen Wertes abgesunken ist. Der untere Teil der Abbildung
ist eine AusschnittsvergrofSerung des oberen Teils und enthdlt die
theoretisch berechneten Intensititsverliufe der von einem B0-Stern
und einem GO0-Hauptreihenstern emittierten Strahlung. Das optische
Fenster der Erdatmosphdre ist ebenfalls eingezeichnet. Die Intensi-
titskurve des GO-Sterns ist aus Grinden der Ubersichtlichkeit in
Ordinatenrichtung um einen Faktor 103 gegeniiber der entsprechen-
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Einordnung der Sterne in eine Helligkeitsskala. Den hellsten
Sternen wird dabei die Gro8e 1m (m: magnitudo) zugeordnet;
mit abnehmender Helligkeit erhalten die Sterne die Grofien
2m, 3m usw. Die Sterne der sechsten GroBenklasse sind unter
glinstigen Bedingungen gerade noch mit blofem Auge zu er-
kennen. Die urspriinglich nur sechs GroBenklassen umfassende
Helligkeitsskala wurde nach der Einfiihrung des Fernrohrs in
die Astronomie auf eine exakte Basis gestellt und erweitert.
So haben noch schwichere Sterne beispielsweise die Hellig-
keiten 7m oder sogar 20, dagegen noch hellere Objekte als 1™
die GroBe 0™ oder auch einen negativen Wert (z. B. —57).
Die Verbindung zwischen den vom Beobachter empfundenen
Helligkeiten — historisch gesehen entwickelte sich die Photo-
metrie aus der visuellen Photometrie — und der von den Ster-
nen ausgestrahlten Energie stellt das psycho-physische Grund-
gesetz her. Es sagt aus, daB gleichen GroBenklassendifferenzen
gleiche Intensitdtsverhiltnisse entsprechen. Bezeichnet man
die Helligkeiten zweier Sterne mit m; und m2 und die von ihnen
ausgestrahlten Energien mit I, bzw. I3, so 1aBt sich zwischen
diesen GroBen die Beziehung

my — me = c-1g I1[Is

aufstellen. Der zahlenmaflige Wert der Konstante ¢ wurde
praktischen Erfordernissen angepaBt und betrigt 2,5. Als Null-
punkt der GroBenklassenskala diente zunéichst der Polarstern,
dem man eine scheinbare visuelle Helligkeit von 2™ 12 zuord-
nete. Erst spater stellte sich heraus, daf die Helligkeit gerade
dieses Sterns gering verinderlich ist.

Mit der Einfiihrung der Photographie in die Astronomie wurden
die Grundlagen fiir eine objektive Photometrie geschaffen.
Dariiber hinaus vereinigt die photographische Platte mehrere
wichtige Eigenschaften in sich : Abgesehen davon, daf eine auf-
genommene Platte ein Dokument ist, das den ,,Anblick‘‘ des

den Kurve des BO0-Sterns gestreckt. Die Strahlung des B0-Sterns
wird zum gréften Teil in dem vom Grunde der Erdatmosphdre nicht
zugdnglichen ultravioletten Spektralbereich emittiert. Dagegen fillt
das Maximum der Energieabstrahlung des GO0-Hauptrethensterns
in das ,,optische‘‘ Fenster der Erdatmosphdre.
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Objekts zum Zeitpunkt der Aufnahme fiir alle Zeiten fixiert
hat, erlauben die fir photographische Zwecke ausgeriisteten
Fernrohre die gleichzeitige Aufnahme ganzer Ausschnitte des
Sternhimmels. Diese Aufnahmen kénnen im Laboratorium
jederzeit wieder untersucht werden, wiahrend dagegen eine vi-
suelle Beobachtung nicht wiederholt werden kann. Als ganz
entscheidend beim Vordringen zu schwichsten Sternhelligkei-
ten erweist sich die akkumulierende Wirkung des photogra-
phischen Prozesses. Sie ermoglicht, da8 auf langbelichteten
Aufnahmen Sterne sichtbar werden, die ein durch das gleiche
Fernrohr blickender Beobachter auch bei lingerem Hinsehen
nicht wahrnehmen koénnte.

Zwischen den auf photographischen Aufnahmen durch die
Sternstrahlung hervorgerufenen Schwirzungen und den Hel-
ligkeiten der Sterne im GrofSenklassensystem besteht ein ge-
setzmaBiger Zusammenhang. Die ihn beschreibenden physika-
lischen GroBen miissen jedoch fiir jede Photoplatte individuell
abgeleitct werden, weil bei der Annahme von mittleren Werten
die Bestimmung photographischer Helligkeiten sonst zu unge-
nau wiirde. Die dennoch verbleibenden Fehler photographisch
abgeleiteter Helligkeiten betragen ungefihr 4 0m,05.

Die genauesten photometrischen MeBergebnisse liefern die
lichtelektrischen Verfahren. Hierbei wird der einfallende
Strahlungsstrom mit Hilfe von Photozellen unter Ausnutzung
des duBeren lichtelektrischen Effekts in elektrische Strome um-
gesetzt, deren Starke von der Intensitdt des Sternenlichtes ab-
hingt. Der einzige Nachteil dieser Beobachtungsmethode be-
steht darin, daB es im allgemeinen nur maglich ist, die Sterne
einzeln nacheinander zu messen. Deshalb muf} schon bei der
Photometrie" eines relativ kleinen Sternfeldes viel Beobach-
tungszeit aufgewendet werden. Die auftretenden MeBfehler
sind etwa finf- bis zehnmal kleiner als bei der photographi-
schen Photometrie.

Die in der Astronomie gebriuchlichen Empfingerapparaturen
und Photoemulsionen arbeiten zum groBen Teil in verschiede-
nen Spektralbereichen des optischen Fensters der Atmosphaére.
Eine Kombination aller derartigen Messungen von einem Ob-
jekt vermittelt daher einen Einblick in die Energieverteilung
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im Sternspektrum und stellt einen Ersatz fir die mit einem
Spektrographen direkt aufgenommenen Sternspektren dar.
Bereits bei ersten Vergleichen der auf photographischem Wege
abgeleiteten Blauhelligkeiten mit den visuell bestimmten Gelb-
helligkeiten erkannte man, daB der Differenz beider Helligkei-
ten eine groBe astrophysikalische Bedeutung zukommt. Die
Differenz der Helligkeiten zwischen dem blauen und visuellen
Spektralbereich wird schon seit langem als internationaler
Farbenindex

Flin: = Mphot — Mivis

bezeichnet. Sein Beitrag und sein Vorzeichen hingen von der
Energieverteilung im Sternspektrum ab. Beide sind ein MaB
fiir die Oberflichentemperatur der Sterne. Wenn diese Bezie-
hung erst einmal geeicht ist, lassen sich mit ihr naherungsweise
Temperaturbestimmungen an Sternen durchfiihren. Insbeson-
dere bei den sehr lichtschwachen Sternen stellt diese Methode die
einzige Moglichkeit dar, zu Aussagen iiber die oben erwahnten
GroBen zu kommen.

Eine grundlegende Untersuchung iiber die Grofe der Hellig-
keiten in verschiedenen Spektralbereichen und der Energiever-
teilung in den Sternspektren ergab, dafl sich schon durch drei
in verschiedenen Spektralbereichen gemessene Helligkeiten die
Energieverteilung in den Sternspektren recht gut charakteri-
sieren lafBt. Unter Beriicksichtigung der spektralen Durchlis-
sigkeit der Erdatmosphire, der Eigenschaften der Strah-
lungsempféanger und der Energieverteilung in den Sternspek-
tren ergibt sich, daB die drei Farbbereiche im ultravioletten,
blauen und gelben oder roten Spektralbereich liegen miissen.
Ein nach solchen Prinzipien ausgewéahltes Mehrfarbensystem ist
das U(ltraviolett)- B(lau)- V (isuell)-System. Aus den drei Farb-
helligkeiten my = U, ms = B und mvy = V lassen sich zwei
Farbenindizes, ein kurzwelliger (U-B) und ein langwelliger
(B-V), bilden.

Die Helligkeiten der Sterne in den verschiedenen Farbberei-
chen konnen iiber den Farbenindizes in entsprechenden Dia-
grammen aufgetragen werden. Je nachdem, welcher Farben-
index als Abszisse gewahlt wird, spricht man von einem kurz-
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welligen bzw. langwelligen Farben-Helligkeits-Diagramm
(FHD) (siehe z. B. Abb. 17). Thr Aussehen ist fiir bestimmte
Objekte typisch. So erlauben beispielsweise die Farben-Hellig-
keits-Diagramme der Sterne, die offenen Sternhaufen angehé-
ren, Riickschliisse auf deren Alter.

Es besteht auch die Moglichkeit, die kurzwelligen und lang-
welligen Farbenindizes in einem Diagramm gegeneinander
aufzutragen. Dieses sogenannze Zwei-Farbenindex-Diagramm
(ZFD) leistet bei astrophysikalischen Untersuchungen eben-
falls wertvolle Dienste.

Die bisher besprochenen scheinbaren Helligkeiten stellen, phy-
sikalisch gesehen, keine Grofen dar, die zu sinnvollen Ver-
gleichen von Sternen untereinander herangezogen werden
kénnten. Hierfiir wire es erforderlich, den in den scheinbaren
Helligkeiten enthaltenen Entfernungseffekt zu eliminieren.
Dies geschieht unter Anwendung des Entfernungsquadrat-
gesetzes. Es besagt, daB die Intensitdt einer Strahlungsquelle
mit dem Quadrat der Entfernung vom Beobachter abnimmt.
Daher ist es durchaus moglich, daf ein ,tatsdchlich sehr
heller, aber weit entfernter Stern eine geringere scheinbare
Helligkeit als ein naher, in Wirklichkeit aber seiner Helligkeit
nach schwacher Stern besitzt. Aus diesem Grunde ist es nur
statthaft, Helligkeiten von Sternen zu vergleichen, die sich in
jeweils gleichen Entfernungen von uns befinden und von denen
man auBerdem annehmen darf, daB ihr Licht auf dem Wege zu
uns von keinem dazwischengelagerten Medium geschwécht
wurde. Da sich aber die Sterne in sehr verschiedenen Entfer-
nungen von uns befinden, miissen die gemessenen scheinbaren
Helligkeiten auf eine Einheitsentfernung umgerechnet werden.
Die sich ergebende Helligkeit wird als absolute Helligkeit M
bezeichnet. Zwischen ihr, der scheinbaren Helligkeit m und der
Entfernung r besteht die Beziehung

M—m=5—5-lgr.

Die Entfernung wird in einem in der Astronomie iiblichen Ent-
fernungsmafBl Parsek (Abk. fir Parallaxensekunde, Kurzform
pec) gemessen. Man versteht hierunter die Entfernung, aus der
ein angenommener Beobachter die groe Halbachse der Erd-
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bahn unter dem Winkel von einer Bogensekunde sehen wiirde.
In metrischem MaB betrigt 1 pe = 3,08 - 1013 km. Die absolu-
ten Helligkeiten der Sterne beziehen sich, entsprechend einer
Ubereinkunft, auf eine Einheitsentfernung von 10 pe.

Es darf nicht unerwahnt bleiben, daf die Bestimmung der ab-
soluten Helligkeiten zum Teil auf erhebliche Schwierigkeiten
st68t, denn leider befindet sich nicht von jeder Stern,,sorte,
ein ,,Vertreter gerade in dem Entfernungsbereich, der die An-
wendung der genauesten astronomischen Entfernungsbestim-
mungsmethode, der trigonometrischen Methode, gestattet. In
solchen Fillen muB auf andere, aber ungenauere Methoden zu-
riickgegriffen werden, die dann verstandlicherweise unsichere
Ergebnisse liefern.

Neben den Farbhelligkeiten, die die Strahlung eines Sterns in
einem engen Spektralbereich charakterisieren, gibt es noch die
bolometrische Helligkeit. Sie ist ein MaB fiir diejenige Helligkeit,
die ein Stern haben wiirde, wenn die gesamte iiber das Spek-
trum verteilte Strahlung mit einem Empfinger beobachtet
werden konnte. Derartige Messungen sind schon wegen der be-
grenzten spektralen DurchlaBfihigkeit der Erdatmosphére
nicht moglich. Deshalb 148t sich die bolometrische Helligkeit
nur aus Extrapolationen von MeBwerten errechnen. Die Be-
trige der an die MeBwerte anzufiigenden Korrektionen hingen
von der Energieverteilung in den Sternspektren ab und sind
besonders bei denjenigen Sternen sehr unsicher, deren Energie-
maxima auBerhalb des von der Erdoberfliche aus erfalbaren
Spektralbereichs liegen. Vereinbarungsgema8 ist die bolome-
trische Korrektur fiir Sterne, deren Strahlung fiir das Auge die
grofte Wirksamkeit besitzt, d. h. fir sonnendhnliche Sterne
mit Te = 6800 °K, gleich Null. Fiir die Sonne betrigt die bolo-
metrische Korrektur nur 0” 06 und die absolute bolometrische
Helligkeit der Sonne ergibt sich zu +4™ 84.

Astronomische Beobachtungsinstrumente

Bis zur Erfindung des Fernrohrs und seiner Anwendung in der
Astronomie durch G. Galilei im Jahre 1610 wurden die astrono-
mischen Beobachtungen mit bloBem Auge durchgefiihrt. Sie
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bestanden entweder in einem richtungsmaBigen Peilen iiber
einfache Visiervorrichtungen oder einem Schitzen von Stern-
helligkeiten.

Das Fernrohr ist inzwischen zu cinem unentbehrlichen Hilfs-
mittel fir den beobachtenden Astronomen geworden. Entspre-
chend der Art und Weise, in der das einfallende Sternlicht ge-
sammelt wird, unterscheidet man zwei Grundtypen von Fern-
rohren, das Linsenfernrohr und das Spiegelteleskop. Beim
Refraktor wird die Brechkraft der optischen Gliser ausgenutzt,
um das Sternlicht im Brennpunkt des Objektivs zu vereinigen,
wo es dann etwa mit Hilfe von MeBapparaten untersucht wer-
den kann. Beim Spiegelteleskop wird entweder mit dem para-
bolisch oder sphirisch geschliffenen Hauptspiegel das auftref-
fende Sternlicht auf Grund des Reflexionsgesetzes im Brenn-
punkt gesammelt und steht dort zur Beobachtung zur Verfii-
gung. Entsprechend der Untersuchungsaufgabe kann mit dem
Auge, selbstverstandlich, aber auch mit objektiven Strahlungs-
empfingern gearbeitet werden.

Die Verwendung des Fernrohrs bei astronomischen Beobach-
tungen bringt zwei entscheidende Vorteile mit sich. Das Fern-
rohr ermoglicht nicht nur starke WinkelvergroBerungen, die
auch die Messungen sehr kleiner Winkel erlauben, sondern be-
sitzt auch die Fahigkeit, Licht zu sammeln und damit wirk-
samer werden zu lassen. Dabei ist die Strahlungsintensitét, die
ein Fernrohr in seinem Brennpunkt vereinigen kann, um so
groBer, je grofer der Objektivdurchmesser desInstrumentesist.
Gleichzeitig verbessert sich mit zunehmendem Objektivdurch-
messer auch das Auflosungsvermogen des Fernrohrs. Darunter
wird die Eigenschaft eines Instrumentes verstanden, zwei eng
benachbarte Beugungsscheibchen im Gesichtsfeld gerade noch
voneinander trennen zu konnen. Nach den optischen Gesetzen
hangt das Aufldsungsvermogen eines Fernrohrs von seinem
Objektivdurchmesser, seiner Brennweite und der Wellenlinge
des Lichtes ab, bei dem beobachtet wird. Es gilt die Beziehung
d=1,22 % , in der D der Objektivdurchmesser, f die Brenn-
weite des Fernrohrs, A die Wellenldnge des Lichtes und d der
lineare Mindestabstand der Zentren zweier Beugungsscheib-
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chen bedeuten. Alle GroBen werden in Zentimetern angegeben.
Durch Umrechnung in das Bogenma8 erhilt man das Winkel-
auflosungsvermogen eines Fernrohrs. Hierfiir gilt die Bezie-
hung

y = 1,22% - 206265,
Diese Gleichung bringt zum Ausdruck, daB das Winkelauf-
l6sungsvermaogen eines Teleskops um so besser ist, je groBer der
Objektivdurchmesser und je kleiner die Wellenlange des Lich-
tes sind.

Der Durchmesser des Hauptspiegels des groBten Teleskopes
auf der Erde betragt 6 m. Dieses vor kurzem in Dienst ge-
stellte Riesenteleskop wurde in Zelenshukskaya im Kaukasus
in 1800 m Hohe errichtet. Die Brennweite des Hauptspiegels
betragt 24 m. Beeindruckend ist auch das Gesamtgewicht des
Instrumentes, das sich auf 700 Tonnen belduft. Die lichtsam-
melnde Wirkung des 6-m-Spiegels tibertrifft die des 5-m-Spie-
gels auf dem Mt. Palomar um etwa 449%,. Der Durchmesser des
Objektivs des groBten Refraktors betrdgt nur 1,02 m.

Fiir das 6-m-Teleskop soll das Auflésungsvermogen berechnet
werden: Unter der Voraussetzung, daB die Wellenlange des
Lichtes, bei der beobachtet werden soll, A = 555 nm ist, er-
gibt sich ein theoretisches Winkelauflosungsvermdogen von
etwa 2,5 -10-2 Bogensekunden. Dieser Wert wiirde gewihrlei-
sten, daB man auf der Mondoberfliche, deren Entfernung mit
3,84 - 105 km angenommen werden soll, gerade noch eine Fliche
erkennen kann, deren Ausmafie 50 m - 50 m betragen. Durch
die von der Erdatmosphére hervorgerufene Szintillation, deren
Wert mit 1 angesetzt wird, verschlechtert sich das Auflo-
sungsvermogen aber derartig, daB tatsachlich nur Gebiete mit
einer Erstreckung von mindestens 900 m - 900 m, wahrzunehmen
sind. Bei diesen Abschitzungen wurde jedoch angenommen,
daB die Mondoberflache vollig eben ist. Das ist jedoch nicht der
Fall, und durch Schattenwirkungen sind doch noch kleinere
Gebilde auf dem Mond auszumachen.

An diesem Beispiel wird deutlich, wie gro8 der storende Ein-
flufl der Erdatmosphére ist. Erginzend sei bemerkt, daBl die
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von den wesentlich kleineren Kameras der kiinstlichen Mond-
satelliten aufgenommen und zur Erde iibermittelten Bilder
Oberflicheneinzelheiten erkennen lassen, die etwa 100mal
kleiner sind als diejenigen, die in den Riesenteleskopen wahr-
zunehmen sind. Die weich auf dem Mond gelandeten automa-
tischen Raumflugkérper vom Typ Luna, Lunochod und Sur-
veyor gewannen sogar Aufnahmen, die noch Einzelheiten in
der GroBenordnung von Millimetern erkennen lassen. Diese
Beispiele zeigen, daBl es im ,,Zeitalter der Raumfahrt* vollig
verfehlt wire, die groBen Spiegelteleskope fiir die Erforschung
der Mondoberfliche einzusetzen. Dafiir waren sie von vornherein
auch nicht vorgesehen. Die eigentliche Starke der Riesentele-
skope und aller damit vergleichbaren Teleskope liegt in ihrer
starken lichtsammelnden Eigenschaft, die die Untersuchung
extrem lichtschwacher Objekte erlaubt. Beispielsweise haben
die schwichsten mit dem 5-m-Spiegel nachweisbaren Sterne
eine Helligkeit von nur 2375. Dicsc Angabe ist gleichbe-
deutend damit, daBl eine ungefahr 28000 km von der Erde
entfernte Kerzenflamme mit diesem Teleskop noch nachweis-
bar wére.

Fiir die Beobachtungen der im Radiofrequenzgebiet emittier-
ten Strahlung der Himmelskorper stehen sogenannte Radio-
teleskope zur Verfiigung, deren Aufbau und Arbeitsweise recht
unterschiedlich sind. Ein Teil von ihnen ahnelt stark vergro-
Berten Ausgaben der im optischen Bereich verwendeten Spie-
gelteleskope. Die groBeren Ausmafe der Radioteleskope werden
nicht allein von der Forderung diktiert, moglichst schwache
Radiointensitdten zu messen, sondern auch wegen des wesent-
lich schlechteren Auflosungsvermogens dieser Instrumente be-
notigt. Die Beobachtungen erfolgen bei Wellenldngen, die
mindestens um den Faktor 105 grofer sind als im optischen
Bereich, und das Winkelauflosungsvermogen ist deshalb ent-
sprechend gering. Es ist daher nicht verwunderlich, dal auch
das grofte in beiden Achsen bewegliche Radioteleskop, der bei
Effelsberg (Eifel) aufgestellte 100-m-Spiegel des Max-Planck-
Institutes fiir Radioastronomie in Bonn, bei einer Wellenldnge
von 6 cm nur eine Winkelauflosung von 2,5 Bogenminuten be-
sitzt. Dieser Wert ist, verglichen mit dem Auflosungsvermogen

34



wesentlich kleinerer optischer Teleskope, sehr schlecht. Hieraus
wird verstdndlich, daB eine Identifikation der Radioquellen
mit optisch sichtbaren Objekten mit nur einem Radioteleskop
sehr schwierig ist.

Eine wesentliche Steigerung des Auflosungsvermogens der vor-
handenen Radioteleskope 1a8t sich nur durch Simultanbeob-
achtungen eines Objekts mit weit voneinander entfernten
Radioteleskopen erzielen. Durch Kombination der von den
einzelnen Teleskopen erhaltenen MeBwerte erhilt man ein
,,Bild*‘ hoher Auflésung von der Radioquelle. Die bisher groSte
bei diesem Verfahren verwendete Basislinge betrug ungefahr
809, des Erddurchmessers. Mit ihr wurde bei einer Wellen-
linge von 13 cm eine Winkelauflosung von 07001 erreicht.
Dieser Wert ubertrifft sogar das Auflésungsvermogen der
optischen Teleskope.

AbschlieBend soll noch kurz die Empfindlichkeit radioastro-
nomischer Instrumente mit der optischer Teleskope verglichen
werden. Es ergibt sich, daB die modernen Radioteleskope
Strahlungsquellen nachzuweisen gestatten, deren Intensititen
noch ungefdhr 400mal schwicher sind als die Intensitéten der
schwichsten, mit den beiden optischen Rieseninstrumenten
gerade noch erfaflbaren Objekte. Es ist daher nicht ausge-
schlossen, daB Objekte radioastronomisch beobachtet werden,
deren optischer Nachweis mit den zur Verfiigung stehenden
Teleskopen iiberhaupt nicht moglich ist.
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Beobachtungsgrundlagen

Zustandsgréfen der Sterne

Unter den ZustandsgroBen eines Sterns versteht man physi-
kalische Kennwerte, die ihn als Ganzes eindeutig charakteri-
sieren. Thr Wert hingt vom gesamten inneren Aufbau des
Sterns ab und kann fiir relativ lange Zeitraume unverinderlich
sein. DaB sich die Zustandsgrofen eines Sterns im Laufe der
Zeit doch verandern, liegt daran, daB in ihm Prozesse ablau-
fen, die zu einer Verinderung seines inneren Aufbaus fiihren.
Solche, der direkten Beobachtung nicht zuginglichen Vorgiange
sind ein Ausdruck der Entwicklung, die jeder Stern durch-
macht. Die aus den Beobachtungen abgeleiteten Zustands-
groBen sind ein auBerordentlich wichtiges Hilfsmittel fir die
notwendige Uberpriifung der auf theoretischem Wege erhal-
tenen Ergebnisse iiber die Sternentwicklung.

Die nachfolgende Aufzdhlung der ZustandsgroBen wird mit
jeweils einer kurzen Darstellung verbunden, wie die betreffende
GroBe bestimmt werden kann. Allerdings ist die Darstellung
der Bestimmungsmethoden auf ein Mindestmal beschrankt
und deshalb keinesfalls erschopfend. Das gleiche gilt auch fiir
die Betrachtungen, die eine Wertung der Genauigkeit der ver-
schiedenen Bestimmungsmethoden zum Gegenstand haben.

An erster Stelle der Zusammenstellung ist die Masse I eines
Sterns zu nennen. Sie 148t sich immer dann ermitteln, wenn
Gravitationswirkungen zu beobachten sind. Die physikalische
Grundlage bei der Auswertung derartiger Messungen stellt das
Newtonsche Gravitationsgesetz dar.

In unserem Sonnensystem kann man aus der Bewegung der
Planeten um die Sonne deren Masse mit Hilfe des 3. Kepler-
schen Gesetzes ableiten. Diese Moglichkeit scheidet leider bei
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den Einzelsternen aus, da wir aus Griinden der Beobachtungs-
genauigkeit nicht in der Lage sind, die eventuell um sie krei-
senden Planeten mit Sicherheit nachzuweisen. Dagegen lassen
sich Massenbestimmungen bei raumlich benachbarten und um
einen gemeinsamen Schwerpunkt kreisenden Einzelsternen,
sogenannten Doppelsternen, ahnlich wie im Planetensystem
durchfithren. In dem aus dem Gravitationsgesetz hervorgehen-
den 3. Keplerschen Gesetz ist die Massensumme der beiden
Doppelsternkomponenten mit der groflen halben Bahnachse
der relativen Bahn a der massendrmeren Komponente iz um
die massenreichere Komponente I, und die Umlaufzeit U von
M2 um M durch die Gleichung

as

U2=9321+9322

verkniipft. In ihr sind die Massen der beiden Sterne in Einhei-
ten der Sonnenmasse, die grofle halbe Achse a der relativen
Bahn in Astronomischen Einheiten (Abk. AE; Abstand Erde —
Sonne = 1,496 - 108 km) und die Umlaufzeit U in Jahren ange-
geben. Wie aus diesem Ausdruck hervorgeht, 148t sich fiir den
Fall, daB nur die relative Bahn bekannt ist, lediglich die Mas-
sensumme des Doppelsternsystems bestimmen. Nur wenn es
gelingt, die individuellen Bewegungen beider Komponenten
um ihren gemeinsamen Schwerpunkt zu beobachten, wird eine
sogenannte absolute Bahnbestimmung moéglich. Dann erst kann
mit Hilfe des Schwerpunktsatzes aus dem Verhéltnis der nun
bekannten groen Halbachsen ai, a2 auch das Massenverhalt-
nis berechnet werden:

ay _EJR«;
a2 B 93&1'

Mit ihm und der aus der relativen Bahn ermittelten Massen-
summe lassen sich die Einzelmassen beider Komponenten in
Einheiten des Sonnenwertes ableiten.

Der Anwendung dieser genauen Methode der Massenbestim-
mung sind leider sehr enge Grenzen gesetzt, deren Ursachen in
der genauen Entfernungsbestimmung der Doppelsternsy-
steme liegen. Es darf nicht iibersehen werden, daBl man die
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groBen Bahnhalbachsen im BogenmaB erhilt und sie nur dann
in das lineare Ma8 umrechnen kann, wenn die Entfernung des
Systems bekannt ist. Weiterhin gilt es zu beachten, dafl die
groBe Halbachse a in das 3. Keplersche Gesetz mit der dritten
Potenz eingeht. Das bedeutet aber, daB sich schon geringe
Fehler in der Entfernungsbestimmung sehr stark auf das Er-
gebnis auswirken. Daher sind fiir exakte Massenbestimmungen
eigentlich nur Doppelsternsysteme geeignet, die sich in Ent-
fernungen kleiner als 30 pc von uns befinden. Fiir entferntere
Sterne werden die parallaktischen Winkel kleiner als der mitt-
lere MeBfehler (4 0015) und die Entfernungsbestimmung
entsprechend unsicher. Auf Grund dieser Schwierigkeiten
liegen bis jetzt nur fiir etwa 30 Doppelsternkomponenten hin-
reichend genau bestimmte Massen vor. Dagegen sind zur Zeit
ungefahr 50000 Doppelstern- und Mehrfachsternsysteme be-
kannt.

Selbstverstiandlich besteht die Moglichkeit, bei einer groBen
Anzahl dieser Doppelsterne, aber auch bei Einzelsternen mit
Hilfe anderer Methoden, in die allerdings sehr einscheidende An-
nahmen eingehen, Massenbestimmungen abzuleiten. Jedoch
sind die dabei auftretenden Fehler im allgemeinen so gro83, daf
die Genauigkeit der Ergebnisse nur fir statistische Unter-
suchungen ausreicht.

Als zweite ZustandsgroBe eines Sterns soll die Leuchtkraft L ge-
nannt werden. Sie stellt ein Ma8 fiir die von ihm in der Zeit-
einheit im gesamten Spektralbereich ausgestrahlte Energie dar.
Anstelle der Leuchtkraft eines Sterns wird auch héufig die ibr
aquivalente absolute bolometrische Helligkeit Mpo1 verwendet.
Beide GroBen sind durch die Beziehung

L = 2’72 - 1035-0.4M )

miteinander verbunden. Die Bestimmung der absoluten bolo-
metrischen Helligkeit Mpo ist hinreichend genau allerdings nur
moéglich, wenn die Entfernung des betreffenden Sterns und
seine scheinbare Helligkeit bekannt sind. AuBerdem ist die
Wirkung der eventuell vorhandenen interstellaren Extinktion
unbedingt zu beriicksichtigen. Die Sonne besitzt eine Leucht-
kraft von L = 3,90-1023 kW.
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Zu den ZustandsgroBen gehort ebenfalls die effektive Tempera-
tur T.. Sie ist die Temperatur, die ein schwarzer Strahler be-
sitzen miite, um je Flichen- und Zeiteinheit die gleiche Ener-
giemenge auszustrahlen wie der betreffende Stern. Dieser Ver-
gleich setzt voraus, daf die Sternstrahlung identisch mit der
Hohlraumstrahlung ist, obwohl eine derartige Gleichheit tat-
sichlich nicht besteht. Die Rechtfertigung fiir ein solches Vor-
gehen rithrt aber daher, daB hinreichend genaue Kenntnisse
iber die Abweichung der Sternstrahlung von der Hohlraum-
strahlung in dem zugénglichen Spektralbereich vorliegen. Nach
einer entsprechenden Korrektur ist es daher moglich, die Beob-
achtungswerte mit Energieverteilungskurven schwarzer Strah-
ler zu vergleichen.

Aus den bis jetzt genannten ZustandsgroBen lassen sich weitere
durch Kombinationen untereinander ableiten: Mit der Angabe
der effektiven Temperatur ist eindeutig bestimmt, wieviel
Energie E aus 1cm? Sternoberfliche in der Zeiteinheit (s) aus-
tritt. Andererseits gibt die Leuchtkraft L eines Sterns die ge-
samte je Zeiteinheit von seiner Oberfliche in den Weltraum
abgestrahlte Energiemenge an. Folglich erhilt man durch die
Division beider Gréen miteinander —

L4R2
E—ﬂ

— die Oberfliche des Sterns und damit auch seinen Radius R.
Als Einheit wird gew6hnlich der Sonnenradius gewahlt, der als
einziger Sternradius genau bekannt ist und 6,960 - 105 km be-
tragt. Abgesehen von der Sonne versagen die trigonometri-
schen Verfahren zur Radienbestimmung anderer Sterne vollig.
Dafiir gelang es, mit dem neuentwickelten Intensitatsinterfero-
meter die Durchmesser einiger heller Sterne genau zu messen.
Auch bei einigen Doppelsternsystemen, die sich bei ihrer Be-
wegung in ihren Bahnen periodisch bedecken, lieBen sich in
einigen Fillen aus den Bahnelementen die Radien der Sterne
ableiten. Die Genauigkeit der zuletzt erwihnten Methode ist
jedoch nicht sehr hoch.
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Falls der Radius und die Masse eines Sterns bekannt sind, er-
gibt sich seine mittlere Dichie o aus der Beziehung

_ 3aMm
¢ " 47 R3

Ferner erlaubt die Kenntnis der Masse und des Radius eines
Sterns die Berechnung der Schwerebeschleunigung g, die an
seiner Oberfliche herrscht. Es gilt die Gleichung

GM
g=R2’

in der neben den schon erkliarten GroBen die Gravitationskon-
stante G (G = 6,668 - 10-1! m3kg-1s-2) als Proportionalitits-
faktor neu auftritt.

Die mittlere Energiefreisetzung € je Gramm Sternmaterie und
Sekunde ergibt sich aus der Division der Leuchtkraft durch die
Masse des betreffenden Sterns

_ L
e
Als eine der wichtigsten ZustandsgroBen hat sich der Spektral-
typ (oder die Spektralklasse) eines Sterns erwiesen. Durch seine
Angabe wird die Art des Sternspektrums weitgehend charakteri-
siert. Es besteht im allgemeinen aus einem kontinuierlichen
Spektrum, dem eine groBere Anzahl von Absorptionslinien
iiberlagert sind. Die Zahl der in den Sternspektren auftreten-
den Emissionslinien ist dagegen viel kleiner.

Das kontinuierliche Spektrum der Sterne stammt vonden stin-
dig ablaufenden gebunden-freien und frei-freien Ubergingen in
der heiflen, gasformigen Sternmaterie. Da alle in der Sternma-
terie enthaltenen Elemente an den Strahlungsprozessen betei-
ligt sind, beobachten wir nur die Uberlagerung derindividuellen
Spektren. Die sich jeweils am kurzen Ende der Linienspektren
anschlieBenden Bereiche, in denen eine kontinuierliche Strah-
lung emittiert wird, iiberlappen sich insgesamt zu einem liicken-
losen Band. Die Energieverteilung in einem solchen Spektrum
hangt von der cffektiven Temperatur des Sterns ab. Die Lage
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des Maximums der Energieausstrahlung kann mit Hilfe des
Wienschen Verschiebungsgesetzes berechnet werden.

Diesem eng mit dem Planckschen Strahlungsgesetz verbun-
denen Zusammenhang wurde zunichst keine besondere Beach-
tung geschenkt. Vielmehr konzentrierte sich die Aufmerksam-
keit der Astronomen im vorigen Jahrhundert auf die dem kon-
tinuierlichen Spektrum aufgeprigten Spektrallinien. Mit der
von Kirchhoff und Bunsen entwickelten Spektralanalyse ge-
lang es sehr bald, einige der Linien mit Elementen zu identi-
fizieren, die auch auf der Erde vorkommen. Daneben fand man
in der Sonnenatmosphire ein unbekanntes Element, das man
Helium (,,helios‘‘: Sonne) nannte und erst spéater auf der Erde
nachweisen konnte. Bereits im Anfangsstadium dieses neuen
Forschungszweiges zwang die Fiille des Beobachtungsmaterials
eine strenge Einordnung in ein Schema, das eine genaue Uber-
sicht iliber die vielfiltigen Erscheinungen gewéihrleistete. Als
Richtlinie bei der Aufstellung der verschiedenen Spektral-
klassen galt die Forderung, einen moglichst gleichméaBigen
Ubergang der spektralen Merkmale der einzelnen Klassen in-
einander zu garantieren. Erst spiter wurde die groe Bedeu-
tung des kontinuierlichen Spektrums fiir die Spektralklassifi-
kation und die quantitative Spektralanalyse erkannt und das
bestehende Klassifikationsschema entsprechend abgeédndert.
In seiner heutigen Form ist es gleichzeitig eine Temperatur-
skala. Jede Spektralklasse ist durch einen GroBbuchstaben
gekennzeichnet. In der Anordnung

R—N
/
P—W—0—B—A—F—G—K—M
l
S

stellen die Spektralklassen der sogenannten Hauptfolge eine
vom Spektraltyp W nach M laufende Sequenz von Sternen
abnehmender Temperatur dar. Neben dieser Hauptfolge treten
zwei Nebenfolgen auf, denen die Spektralklassen R, N und S
angehoren. Zu ihrer feineren Charakterisierung sind alle Spek-
traltypen mit Ausnahme von P und W dezimal unterteilt.

41



Falls im Spektrum Besonderheiten auftreten, kann das durch
Anhingen von Kleinbuchstaben an den Spektraltyp vermerkt
werden.

Im Sprachgebrauch hat es sich eingebiirgert, die Spektralklas-
sen von P bis A als ,,frithe‘’, die von F bis G als ,,mittlere‘‘ und
die uibrigen als ,,spite Typen zu bezeichnen, ohne damit heute
noch eine bestimmte kosmogonische Vorstellung zu verbinden.
Zusitzlich zu der Einordnung eines Sternspektrums in eine
Temperaturskala wird soweit als moglich auch die Leuchtkraft-
klasse eines Sterns angegeben. Die Klassifikation der Stern-
spektren hinsichtlich Spektraltyp und Leuchtkraftklasse er-
folgt mit dafiir besonders geeigneten Spektrallinien. So wird
der Spektraltyp an Hand des Auftretens ,,temperaturempfind-
licher Linien geschétzt, wahrend die Leuchtkraftklasse aus
dem Aussehen von ,,druckempfindlichen‘ Linien abgeleitet
wird.

Die Temperaturempfindlichkeit bestimmter Linien einiger Ele-
mente erklirt sich aus der Tatsache, daB die entsprechenden
gebundenen Uberginge nur in einem engen Temperaturinter-
vall zahlreich genug sind, um nachgewiesen zu werden. Dagegen
sind andere Uberginge nur in engen Dichtegrenzen in geniigen-
der Menge moglich und erlauben somit Einblicke in die Druck-
verhiltnisse in einer Sternatmosphire, auf Grund deren
Schliisse auf die Schwerebeschleunigung an der Sternoberfliche
moglich sind. Insgesamt unterscheidet man gegenwartig sieben
verschiedene Leuchtkraftklassen, die mit rémischen Ziffern be-
zeichnet werden:

Ia—0: Uberriesen

Ia: (sehr helle,
Iab: 1‘1e11e und
Tb: schwichere)
1I: helle Riesen
IIT: normale Riesen
Iv: Unterriesen
V: Zwerge (Hauptreihensterne)
VI: Unterzwerge
wVII:  weille Zwerge.
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Es wurde bereits erwahnt, da3 das Auftreten und die Stirke
von Absorptionslinien in einem Sternspektrum nicht allein von
der chemischen Beschaffenheit der Sternmaterie, sondern in
starkem MaBe auch von der in der Sternatmosphére herrschen-
den Temperatur und von dem Druck abhingen. Daraus geht
klar hervor, daB es vollig falsch wire, aus den meBbaren rela-
tiven Linienbreiten der in einem Sternspektrum vorkommenden
Absorptionslinien direkt auf eine Haufigkeitsverteilung der
chemischen Elemente zu schlieen. Die tatséchliche chemische
Zusammensetzung der Sternmaterie ergibt sich nur aus einer
quantitativen Spektralanalyse, bei der gleichzeitig alle anderen
physikalischen GroBen, die eine Sternatmosphire charakteri-
sieren, mitbestimmt werden miissen.

Aus dem Aussehen der Spektrallinien, dem sogenannten
Linienprofil, kann eine weitere ZustandsgroBe, die Rotations-
geschwindigkeit vror eines Sterns um seine Rotationsachse, er-
mittelt werden. Dabei macht man von dem Dopplerprinzip
Gebrauch, nach dem bei der Bewegung einer Lichtquelle in der
Gesichtslinie relativ zum Beobachter eine Frequenzanderung
des ankommenden Lichtes eintritt. Falls ein Stern rotiert und
seine Rotationsachse nicht zufillig genau in die Richtung zur
Erde zeigt, bewegt sich eine Halfte seiner Oberfliche auf uns
zu, die andere von uns weg. Da alle Teile der uns zugewendeten
Sternoberfliche zur Entstehung der Linien beitragen, ergibt
sich insgesamt eine Linienverbreiterung, deren Grofle mit der
Rotationsgeschwindigkeit zusammenhéngt.

Die durch die Rotation des Sterns verursachte Dopplerverbrei-
terung kann im allgemeinen von den anderen, allein durch den
physikalischen Zustand in der Sternatmosphére herrithrenden
Verbreiterungsmechanismen der Linien getrennt werden.
Allerdings geht in die Bestimmung der Rotationsgeschwin-
digkeit der Sterne die wesentliche Voraussetzung ein, daB wir
praktisch senkrecht auf die Rotationsachse des betreffenden
Sterns blicken. Da diese Annahme beim groBten Teil der Sterne
kaum erfillt ist, erhalten wir auch nicht die tatsichlichen
Werte der Rotationsgeschwindigkeiten. Setzt man aber voraus,
daB die Rotationsachsen der Sterne zufillig im Raum verteilt
sind, dann lassen sich aus den beobachteten Geschwindigkeiten
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zunidchst wertvolle statistische Aussagen uber die wahren
Rotationsgeschwindigkeiten gewinnen.

Als letzte der zu besprechenden ZustandsgroBen ist das Magnet-
feld zu nennen. Es macht sich sogar durch eine Aufspaltung der
Spektrallinien bemerkbar. Diese als Zeeman-Effekt bekannte
Erscheinung beruht auf der Wechselwirkung der um die Atome
kreisenden Elektronen mit dem Magnetfeld. Unter dessen Ein-
fluB vollfithren die Elektronen neben ihrer Bahnbewegung noch
eine Prizisionsbewegung. Dabei iiberlagert sich die Frequenz
der Prizisionsbewegung mit der normalen Strahlungsfrequenz;
das fithrt zur Aufspaltung der Energieniveaus. Wegen der ge-
ringen Grofe des Zeeman-Effektes sind fiir derartige Unter-
suchungen nur Sterne mit wenigen, aber scharfen Linien im
Spektrum geeignet. AuBerdem miissen die Rotationsachsen
dieser Sterne im Idealfall moglichst genau auf den Beobachter
gerichtet sein, damit keine Verbreiterung der Spektrallinien
durch die Rotation eintreten kann.

Einen Uberblick iiber die vorkommenden Werte einiger Zu-
standsgrofSen vermittelt Tabelle 1. In ihr sind die diesbeziig-
lichen Daten in Einheiten der Sonnenwerte angegeben. Ein
Vergleich zwischen den ZustandsgroBen zeigt bei der Leucht-
kraft, der mittleren Dichte und der mittleren Energiefreiset-
zung eine beachtlich groBe Variationsbreite, wahrend andere
Zustandsgrofen, zum Beispiel die Masse und die effektive
Temperatur, nur in einem verhiltnismafig schmalen Bereich
streuen. Ganz ungewohnliche Werte finden sich bei den weifen
Zwergen. Unter ihnen gibt es Objekte, die nur die GroBe der
Erde haben, deren Masse aber mit der Sonnenmasse zu verglei-
chen ist. Die sich ergebende auBlerordentlich hohe mittlere
Dichte der gasférmigen Sternmaterie deutet darauf hin, daf
hier extreme physikalische Verhéiltnisse vorliegen. Neben an-
deren auftretenden Eigenschaften miissen die Atomkerne sehr
dicht gepackt sein. In diesem Zustand ist die ideale Gasglei-
chung nicht mehr giiltig und das Verhalten der Materie unter
diesen Verhiltnissen mufl auBler einigen anderenBeziehungen
von einer speziellen Gasgleichung beschrieben werden. In ihr
tritt als physikalischer Parameter nur noch der Gasdruck, da-
gegen nicht mehr die Gastemperatur auf. Allgemein wird
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dieser ungewdhnliche Zustand der Materie als ,,entartet* be-
zeichnet.

Bereits bei der Aufzihlung der verschiedenen ZustandsgroBen
wurden einige von ihnen aus der Kombination anderer gew on-
nen. Dariiber hinaus gibt es noch mehr Zusammenhinge zwi-
schen den ZustandsgroBen, von denen hier allerdings nur die
wichtigsten Erwahnung finden sollen.

Von grundlegender Bedeutung fiir die Astrophysik ist die Be-
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Abb. 3. Lage der Sterne im Hertzsprung- Russell-Diagramm. Die
Besetzungsdichte der Sterne ist auf der Hauptreihe, die sich diagonal
durch das Diagramm erstreckt, und im Riesenast, der rechts dariiber
liegt, besonders grof. Zwischen beiden Gebieten befindet sich die
Hertzsprung-Liicke. Die streifige Struktur der Sternanordnung rihrt
von der schematischen Unterteilung wn Spektralklassen her und hat
keine astrophysikalische Bedeutung. ( Bei den Leuchtkrdiften kleiner
als die Sonnenleuchtkraft (1) ist auf der rechten Seite der Ordinate
nur die Ziffernfolge nach dem Komma angegeben.)
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ziehung zwischen der effektiven Temperatur (oder dem Spek-
traltyp) und der Leuchtkraft (oder der absoluten Helligkeit) der
Sterne. Nachdem E. Hertzsprung im Jahre 1905 nachgewiesen
hatte, dall es Sterne gleicher Temperatur, aber unterschied-
licher Leuchtkraft gibt, trug H. N. Russell 1913 beide Zu-
standsgrofen in einem Diagramm gegeneinander auf. Dabei
zeigte sich, daf sich die Sterne vorzugsweise in zwei getrennten
Bereichen anordnen.

In der Folgezeit hat sich das zuverlassige Beobachtungsmate-
rial so angehéuft, daB nun ein ziemlich klares Bild iiber die Ver-
teilung der Sterne im Hertzsprung- Russell-Diagramm besteht.
In Abbildung 3 ist das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD)
eines Sternfeldes dargestellt. Bei der Betrachtung des Dia-
gramms fallt sofort die starke Konzentration der Sterne in
zwei relativ schmalen Gebieten ins Auge. Der lingere der bei-
den ,,Aste‘ erstreckt sich von den Sternen vom Spektraltyp O
(kurz: O-Sterne) mit einer absoluten visuellen Helligkeit von
etwa —6m diagonal durch das ganze Diagramm bis in das
Gebiet, in dem sich die M-Sterne befinden, deren absolute visu-
elle Helligkeit etwa +14m betragt. Auf diesem auch als Haupt-
reihe bezeichneten Ast befinden sich die Sterne der Leucht-
kraftklasse V, also die Zwergsterne, zu denen auch unsere
Sonne gehort. Rechts, oberhalb der Hauptreihe, erstreckt sich
vom Spektraltyp G an bis hin zu den M-Sternen ein weiteres
Gebiet, in dem sich die Riesensterne aufhalten. Sie besitzen,
verglichen mit den Hauptrcihensternen gleichen Spektraltyps,
im Mittel eine um 6™ groflere absolute Helligkeit.

Das zwischen beiden Asten etwa beim Spektraltyp F8 liegende
Gebiet ist auffallend diinn mit Sternen besetzt und wird ge-
wohnlich als ,,Hertzsprung-Liicke bezeichnet. Etwa 10m
unter der Hauptreihe befindet sich ein gleichfalls nur schwach
mit Sternen besetztes Gebiet, in dem die weiBen Zwerge liegen.
Die Lage der Sterne, die anderen Leuchtkraftklassen ange-
héren, geht aus Abbildung 3 nicht hervor. Uberhaupt darf man
nicht aufler acht lassen, da die Einordnung der Sterne in
Leuchtkraftklassen éhnlich wie bei der Spektralklassifikation
nach einem Baukastenprinzip erfolgt und nicht ganz frei von
der subjektiven Beurteilung des Beobachters ist. Da es aber bei
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Abb. 4. Lage der verschiedenen Leuchtkraftklassen im Herlzsprung-
Russell-Diagramm.
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diesen Untersuchungen meistens nur um statistische Aussagen
geht, wirken sich Fehlentscheidungen kaum aus.

Auf Grund der vorliegenden Erfahrungen wurde das Hertz-
sprung-Russell-Diagramm schematischin ausgedehnte Bereiche
unterteilt, in denen sich die typischen Vertreter der einzelnen
Leuchtkraftklassen befinden (Abb. 4).

Richtet man das Hauptaugenmerk der Betrachtung des in
Abbildung 3 dargestellten Hertzsprung-Russell-Diagramms auf
die Sternbesetzungsdichte in beiden Gebieten, so zeigen sie
keine bemerkenswerten Unterschiede. Es liegt daher nahe,
daraus auf das etwa gleichhdufige Vorkommen von Riesen-
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Abb. 5. Hertzsprung-Russell-Diagramm der Sterne der Sonnen-
umgebung mit Entfernungen bis zu 10 pc. Aufer der Hauptreihe
ist auch das Gebiet der weiflen Zwerge mit Sternen besetzt. Die
Riesensterne fehlen in der niheren Sonnenumgebung fast ganz. ( Bet
den Leuchtkraiften kleiner als die Sonnenleuchtkraft ist auf der rech-
ten Seite der Ordinate nur die Ziffernfolge nach dem Komma ange-
geben. )
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und Zwergsternen der mittleren und spaten Spektraltypen zu
schlieBen. Diese Folgerung wire jedoch nur dann zulissig,
wenn die im Hertzsprung-Russell-Diagramm eingetragenen
Sterne alle aus einem Raumbereich stammen wiirden. Das ist
aber bei dem in Abbildung 3 gezeigten Diagramm nicht der
Fall. Dort sind Sterne, die sich in sehr unterschiedlichen Raum-
bereichen befinden, eingetragen. Dieses-Hertzsprung-Russell-
Diagramm stellt gewissermafen das gerade gewonnene und
noch nicht weiterbearbeitete Beobachtungsmaterial dar. Da
die absolute Helligkeit der Riesen- und erst recht der Uber-
riesensterne grofer als die der Zwergsterne ist, konnen die erst-
genannten bis in viel gréBere Entfernungen verfolgt werden als
die Hauptreihensterne. Das bedeutet aber, daBl der mit einem
Fernrobr iiberblickbare Raumbereich bei den helleren Sternen
viel groBer ist als bei den schwiacheren Objekten. Daher ist es
ganz natiirlich, daB die hellen Sterne gegeniiber den schwache-
ren bei der Beobachtung bevorteilt werden und dieser Effekt
bei der Reduktion des Beobachtungsmaterials zu beriicksichti-
gen ist.

Ein Hertzsprung-Russell-Diagramm, das die tatsidchlichen
Haufigkeiten der Sterne verschiedener Leuchtkraftklassen ver-
anschaulicht, ist in Abbildung 5 wiedergegeben. Darin sind alle
Sterne der Sonnenumgebung eingetragen, deren Entfernung
nicht grofer als 10 pe ist. In diesem Diagramm springt sofort
das vollige Fehlen des Riesenastes ins Auge. Auffillig ist ferner,
daB die Zahl der weilen Zwerge in der ndheren Sonnenumge-
bung relativ hoch ist. Weiterhin ist langs der Hauptreihe eine
deutliche Zunahme der Besetzungsdichte beim Ubergang von
den frithen zu den spiten Spektraltypen zu erkennen. Nach
dem vorliegenden Beobachtungsmaterial sind in der Sonnen-
umgebung die Zwergsterne die am haufigsten vorhandenen Ob-
jekte. Mit groem Abstand folgen die weiBlen Zwerge, deren
Beobachtbarkeit wegen ihrer sehr geringen absoluten Hellig-
keit stark eingeschrankt ist. Riesensterne wurden in der un-
mittelbaren Sonnenumgebung nicht gefunden. TUnter den
Hauptreihensternen sind die mit spaten Spektraltypen die
zahlreichsten, wahrend die friithen Hauptreihensterne relativ
selten auftreten.
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Durch eine Erweiterung der Entfernungsgrenzen und unter
sorgfaltiger Beriicksichtigung aller dabei auftretenden Aus-
wahleffekte gelang es, auch einigermaBen sichere Aussagen
iiber die Haufigkeit der Riesen- und Uberriesensterne zu ge-
winnen. Nach diesen Untersuchungen ist die Haufigkeit der
Zwergsterne im Mittel ungefahr 100mal groBer als die der
Riesen- und Uberriesensterne zusammengenommen. Die
Haufigkeit der weilen Zwerge kann nach vorsichtigen Schit-
zungen bis zu 50%, der Anzahl der Hauptreihensterne betra-
gen. Die letzten Aussagen gelten allerdings nur fiir die Stern-
bevolkerung der Sonnenumgebung.

Mit diesen Betrachtungen soll die einfithrende Beschreibung
des Hertzsprung-Russell-Diagramms abgeschlossen werden. In
den kommenden Abschnitten wird sie noch erweitert, indem
die Eigenheiten dieses Diagrammes mit den Problemen der
Sternentwicklung in Verbindung gebracht werden.

Bereits bei der Darstellung der in der Astronomie gebrauch-
lichen photometrischen Systeme wurde auf den wichtigen Zu-
sammenhang zwischen der effektiven Temperatur und dem
Farbenindex hingewiesen. Da in sehr vielen Fillen nur die
Moglichkeit besteht, die Farbenindizes der Sterne zu bestim-
men, wird diese GroBe oft als MaB fiir die effektive Temperatur
verwendet. Der Farbenindex der Sterne 1aBt sich zusammen
mit ihrer Leuchtkraft bzw. ihrer absoluten Helligkeit in einem
Diagramm, dem sogenannten Farben-Helligkeits-Diagramm
(siehe z. B. Abb. 17 und 18), eintragen, das dem Hertzsprung-
Russell-Diagramm vollig dquivalent ist.

Ein weiterer sehr wichtiger Zusammenhang besteht zwischen
der Masse der Sterne und den dazugehorigen Leuchtkraften.
Am klarsten kommt die Beziehung bei den Hauptreihensternen
zum Ausdruck. In Abbildung 6 sind die Leuchtkrafte der
Sterne, von denen zuverlassige Beobachtungen vorliegen, itber
ihren Massen (gemessen in Einheiten des Sonnenwertes) auf-
getragen. Die Masse-Leuchtkraft-Beziehung der normalen Rie-
sensterne fallt mit der der Hauptreihensterne zusammen. Da-
gegen weichen die weillen Zwerge, aber auch einige Komponen-
ten in extrem engen Doppelsternsystemen von dieser Bezie-
hung erheblich ab. Die Masse-Leuchtkraft-Relation der Haupt-
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MASSE IN EINHEITEN DES SONNENWERTES

Abb. 6. Masse-Leuchtkraft- Beziehung der Haupireihensterne. Uber
den in Einheiten des Sonnenwertes angegebenen Massen der Sterne
sind thre absoluten bolometrischen Helligkeiten eingetragen. Die
Sonne st durch einen Kreis symbolisiert. Die geringe Kriummung
der abfallenden Kurve in Richtung schwacher Helligkeiten weist
darauf hin, daf sich der in die Masse-Leuchtkraft- Beziehung ein-
gehende Exponent etwas mait der Sternmasse dndert. Die links unter-
halb der Hauptreihe liegenden Punkte kennzeichnen die Lage von
dret weifen Zwergen, die einer anderen Masse-Leuchtkraft- Bezie-
hung gehorchen.

reihensterne driickt aus, daB die Leuchtkraft eines Sterns einer
hoheren Potenz seiner Masse proportional ist. In erster Nahe-
rung betrigt der Exponent 3,15; er dndert sich aber mit der
Sternmasse. Fiir unsere Betrachtung geniigt jedoch die verein-
fachte Beziehung

L = const - M3,
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Abb. 7. Zusammenhang zwischen der mittleren Rotationsgeschwin-
digkeit und dem Spektraltyp fur die Hauptreihen- und Riesensterne.
Die hochsten Rotationsgeschwindigkeiten werden bei den Sternen
Jrihen Spektraltyps beobachtet. Beide Kurven zeigen den gleichen
starken Abfall, der ungefihr beim Spektraltyp F2 einsetzt. Die
Rotationsgeschwindigkeiten der M-Sterne liegen bereits unter der
Nachweisbarkeitsgrenze.

Tragt man die Spektraltypen zusammen mit den abgeleiteten
Rotationsgeschwindigkeiten in einem Diagramm (siche Abb. 7)
gegeneinander auf, so zeigt sich auch zwischen diesen Zustands-
groBen ein Zusammenhang. In Abbildung 7 sind allerdings nur
die Mittelwerte der Rotationsgeschwindigkeiten iiber den
Spektraltypen der Sterne eingezeichnet. Der rasche Abfall der
mittleren Rotationsgeschwindigkeiten beim Ubergang von
Sternen frithen Spektraltyps zu spaten Sternen ist deutlich zu
crkennen. Bei den M-Sternen liegen die Rotationsgeschwindig-
keiten bereits unter der Nachweisgrenze.

Neben den schon beschriebenen Zusammenhingen zwischen
den Zustandsgrofen existieren noch weitere, die aber nicht so
wesentlich fiir die nachfolgenden kosmogonischen Betrachtun-
gen sind und deshalb bei dieser Besprechung unberiicksichtigt
bleiben.
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Innerer Aufbau der Sterne

Die im vorangegangenen Abschnitt eingefiihrten Zustands-
groBen charakterisieren die Sternc als Ganzes. Diese Aussagen
stellen wertvolle Informationen fiir bestimmte statistische
Untersuchungen dar, erlauben aber noch keinen genauen Ein-
blick in die tatsdchlichen physikalischen Verhéltnisse in cinem
Stern. Uberhaupt ist es bei jeder Art von Beobachtungen im
optischen Spektralbereich und im Radiofrequenzgebiet grund-
satzlich ausgeschlossen, in das Innere der Sterne zu ,,sehen®.
Das liegt keinesfalls an der Qualitat der astronomischen Gerate
oder den stérenden Einfliissen der Erdatmosphiére, sondern hat
eine rein physikalische Ursache: Die spéater in den Weltraum
gelangende Strahlungsenergie wird im Innern der Sterne durch
eine lange Kette von Absorptions- und Emissionsprozessen von
Atom zu Atom ,,weitergereicht‘‘, bis die einzelnen Energie-
,,Pakete‘ (Photonen oder auch Lichtquanten) in die Nihe der
Sternoberfliche gelangt sind. Dort ist die Materiedichte schon
ziemlich klein, und es besteht nur noch eine relativ geringe
Wahrscheinlichkeit dafiir, dafl die Lichtquanten wieder auf ein
Atom treffen, von dem sie absorbiert werden konnten. Daher
verlassen sie zum groBten Teil die duBersten Schichten des
Sterns ohne weitere Wechselwirkung. Im umgebenden inter-
stellaren Raum ist die Einfangwahrscheinlichkeit fiir die
Photonen noch kleiner als in den Sternatmosphéren, aber
nicht Null. Darum durchlaufen die meisten von einem Stern
ausgesandten Lichtquanten ungehindert den interstellaren
Raum. Von ihnen gelangt auch ein Bruchteil zur Erde. Es ist
verstandlich, daB die beobachtbaren Photonen lediglich Ein-
blicke in den physikalischen Zustand derjenigen Atome in den
Sternatmosphéren gewahren, von denen sie emittiert wurden.
Wie wir aber wissen, befinden sich diese Atome nur in einer
diinnen Schicht unmittelbar an der Sternoberfliche.

Natiirlich gelangen im statistischen Mittel gelegentlich auch
einmal Lichtquanten aus etwas tiefergelegenen Gebieten der
Sterne in den Weltraum; jedoch ist ihre Anzahl duBerst ge-
ring.

Auf der Sonne wird die Schicht, aus welcher der weitaus groBte
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Anteil des Sonnenlichtes unmittelbar in den Weltraum ge-
strahlt wird, als Photosphire bezeichnet. Ihre Dicke betriagt
nur etwa 500 km, das heiflt, daB sie, von der Erde aus gesehen,
nur unter einem Winkel von 0°’5 erscheint. Aus diesem Grunde
scheint die Sonne selbst im Fernrohr einen ,,scharfen‘‘ Rand
zu besitzen.

Die einzige Moglichkeit, direkt in die mittelpunktsnahen Ge-
biete der Sterne zu ,,sehen’, besteht in der Beobachtung des
von ihnen ausgehenden Neutrinostroms. Wie uns bekannt ist,
besitzen diese Elementarteilchen die Eigenschaft wegen ihrer
sehr schwachen Wechselwirkung, ungehindert den ganzen
Stern zu durchdringen. Allerdings sind noch groBe technische
Schwierigkeiten zu iiberwinden, um Neutrinos in geniigender
Anzahl in den dafiir geeigneten irdischen Apparaturen zu
Reaktionen zu ,,zwingen‘‘, die Riickschliisse auf den physika-
lischen Zustand im Sterninnern erlauben wiirden.

Der einzige Ausweg aus der bestehenden Situation besteht in
einer theoretischen Untersuchung der Verhiltnisse im Stern-
innern, wobei man die dafiir wesentlichen Grundgesetze heran-
zieht.

Da die ZustandsgroBen eines Sterns von seinem inneren Auf-
bau abhingen, besteht eine Moglichkeit der Uberpriifung der
theoretischen Ergebnisse durch den Vergleich der Beobach-
tungswerte mit den modellméaBig berechneten ZustandsgroBen.
Man darf annehmen, daB im Falle einer Ubereinstimmung der
gemessenen mit den berechneten ZustandsgroBen das be-
treffende Sternmodell dem tatsdchlichen Sternaufbau nahe-
kommt. Bei der Kompliziertheit der Rechnungen lassen sich
jedoch vereinfachende Annahmen nicht umgehen. So wird:
meistens vorausgesetzt, daB Magnetfelder in den Sternen keine
Rolle spielen. AuBerdem wird die Sternrotation vernachlissigt
und der Sternaufbau kugelsymmetrisch angenommen. Als
Ergebnis der Modellrechnungen erhilt man fiir jeden Ort im
Stern eine Angabe iiber die physikalisch interessierenden
GroBen, zum Beispiel Temperatur, Dichte, Druck, und die
chemische Zusammensetzung der Sternmaterie. Dariiber
hinaus ergeben sich ZustandsgroBen fiir das berechnete
Sternmodell.
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Innerhalb des relativ kurzen Zeitraums, in dem astrophysika-
lische Beobachtungen angestellt werden, lieBen sich keine
verbiirgten Verinderungen an den Zustandsgroflen der Sterne
nachweisen. Aus davon unabhingigen geologischen Unter-
suchungen iber das Vorkommen von Pflanzen geht ziemlich
sicher hervor, daB sich wahrend der letzten 10° Jahre das
Klima auf der Erde nur ganz unwesentlich gedndert haben
kann. Daraus folgt aber, dal auch die Leuchtkraft der Sonne
in dieser Zeit nahezu gleichgeblieben sein muB. Auch der
innere Aufbau der Sonne kann sich nicht wihrend der iber-
deckten Zeitspanne entscheidend gedndert haben. Es ist mog-
lich, diesen Schlufl auch auf die Mehrzahl der anderen Sterne
zu tbertragen. Allgemein bringt diese Aussage zum Ausdruck
daB sich die Sterne zumindest zeitweilig in einem stabilen
Gleichgewichtszustand befinden miissen und daB es offenbar
Entwicklungsstadien gibt, in denen sich der Sternaufbau durch
eine Folge von Gleichgewichtsmodellen charakterisieren 148t.
Fiur solche Phasen der Sternentwicklung lassen sich mathe-
matische Gleichungen aufstellen, die den Sternaufbau unter
gewissen Nebenbedingungen zu berechnen getatten. Fiir unsere
Zwecke geniigt aber eine Beschreibung des durch sie ausge-
driickten physikalischen Sachverhalts.

Im stabilen Zustand erfiillt ein Stern einige Gleichgewichts-
bedingungen. Hierzu gehort die Bedingung des mechanischen
Gleichgewichts. Sie besagt, daB zu jeder Zeit und in jedem
kleinen Raumbereich der dort herrschende Druck gleich dem
Gewicht der dariiberliegenden Sternmaterie sein mu8. Ein Ab-
weichen von dieser Bedingung wiirde bei einer Druckverkleine-
rung eine Kontraktion des Sterns bedeuten, wahrend bei einer
Druckerhéhung der Stern expandieren wiirde. Dadurch éndert
sich in beiden Fillen der gesamte Aufbau des Sterns grund.-
legend.

Der im Sterninnern vorhandene Druck setzt sich aus zwei
Komponenten, dem Gas- und dem Strahlungsdruck, zusam-
men. Letzterer entsteht bei der Absorption von Lichtquanten
durch Atome bzw. auch Teilchen, weil die Photonen bei jeder
Absorption auch cinen kleinen Impuls iibertragen, dessen
Gesamtheit sich wie ein zusétzlicher Druck duBert. Gegeniiber
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dem Gasdruck ist der Anteil des Strahlungsdruckes recht klein
und liefert nur im Innern sehr massereicher Sterne einen be-
deutenden Beitrag zum Gesamtdruck.

Da die Sternmaterie im Sterninnern praktisch vollstindig
ionisiert ist, kann fiir die Berechnung des Gasdruckes die
Zustandsgleichung des idealen Gases

P =—""_
®

herangezogen werden. Aus ihr ist zu entnehmen, daB der Gas-
druck Pg auBler von der ,,lokalen‘‘ Temperatur 7' und der ent-
sprechenden Dichte p von der chemischen Zusammensetzung
der Sternmaterie abhingt, die in das mittlere Molekular-
gewicht p. eingeht. Die ideale Gasgleichung gilt unter den in den
Sternen herrschenden physikalischen Bedingungen sogar noch
bei Dichten von der GroBenordnung 100 g/cm3, weil die
Materie im Sterninnern praktisch vollstindig ionisiert ist.
_Unter diesen Verhéltnissen ist das von jedem Atomkern ein-
genommene Volumen sehr viel kleiner als das eines neutralen
Atoms. Dieser Sachverhalt bedeytet, da3 zwischenmolekulare
Krifte (van der Waals Krafte) erst bei wesentlich hoheren
Dichten als 100 g/cm3 eine Rolle spielen.

Eine weitere Stabilitdtsbedingung besteht in der Forderung,
daB die im Innern der Sterne freigesetzte Energie standig gleich
der in den Weltraum abgestrahlten Energie ist. Dadurch wird
gewihrleistet, dafl sich im Stern keine Gebiete befinden, die
sich fortlaufend aufheizen oder abkiihlen. Sollte die thermische
Gleichgewichtsbedingung erfiillt sein, dann ist auch gewéhrlei-
stet, daB die Temperaturverteilung im Stern zeitlich konstant
ist.

Die numerischen Rechnungen iiber den Sternaufbau ergeben
einen auBlerordentlich starken Temperaturanstieg in der Nahe
des Sternzentrums. Die dort herrschenden Temperaturen be-
tragen in den meisten Fallen mehr als 1107 °K. Unter diesen
Bedingungen besitzt ein bestimmter Anteil der Atome schon
so hohe Geschwindigkeiten und damit kinetische Energien, da3
sie in der Lage sind, dic abstoBenden elektrischen Felder ande-
rer Atomkerne zu iiberwinden. Dadurch werden aber noch
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nicht geniigend Kernumwandlungen je Zeiteinheit ausgelost.
Eine ausreichende Anzahl ist erst dann vorhanden, wenn auch
fur Teilchen niedrigerer Geschwindigkeit eine gewisse Wahr-
scheinlichkeit besteht, die abstoBenden Felder zu iiberwinden
und in den Kern einzudringen. Das ist tatsidchlich fir einen
weiteren Bruchteil der Atome der Fall, wie wellenmechanische
bzw. quantenphysikalische Uberlegungen zeigen. Diesen quan-
tenmechanischen Effekt bezeichnet man als Tunneleffekt. Er
wurde von G. Gamow ausfiithrlich beschrieben. Eine nihere
Erorterung der bei diesen Vorgingen wichtigen Prozesse wird
spater erfolgen. Von Interesse soll zundchst nur die Feststel-
lung sein, dafl die Energiequellen stark in den zentrumsnahen
Gebieten der Sterne konzentriert sind.

Fir den Transport der in den inneren Gebieten der Sterne
freigesetzten Energie an die Oberfliche kommen prinzipiell
drei Mechanismen in Frage: der Strahlungstransport, die Kon-
vektion und die Warmeleitung. Wenn der Energietransport
allein durch Strahlung erfolgt, dann befindet sich der Stern im
Strahlungsgleichgewicht. Bei diesem Transportmechanismus
,Jaufen* die Energiequanten durch frei-freie und gebunden-
freie Uberginge zwischen den Atomen hin und her. Dabei
gibt es keine Vorzugsrichtung, in der die Emission erfolgt. Das
im Stern vorhandene Temperaturgefille bewirkt aber, daB
effektiv mehr Energie in die kiihleren auBenliegenden Schich-
ten des Sterns abgegeben wird. Greift man sich willkiirlich ein
kleines Raumgebiet im Stern heraus, so ist sofort einzusehen,
daB aus den Gebieten, in denen die Temperatur hoher ist, auch
im Mittel die Energie der von dort kommenden Lichtquanten
groBer ist. Dagegen werden aus einem weiter auflen gelegenen
kiihleren Gebiet im statistischen Mittel etwas energiedrmere
Lichtquanten in das betrachtete Raumgebiet eingestrahlt. Bei
der Gegeniiberstellung der beiden diskutierten Energiestrome
zeigt sich, dafl der aus dem heifleren Gebiet kommende Strah-
lungsstrom tiberwiegt.

Die unmittelbar bei den Kernprozessen freiwerdende Energie
entspricht einer extrem kurzwelligen ,,harten Strahlung, die
auch als Gammastrahlung (Wellenlingen von Bruchteilen von
Nanometern) bezeichnet wird. Im Verlauf der vielfdltigen
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Wechselwirkung mit den Atomkernen, aber auch mit den
freien Elektronen wird die Gammastrahlung (y-Strahlung)
allméahlich in eine ,,weichere Strahlung umgewandelt. An der
Sternoberfliche erreicht das Energiespektrum schlieBlich den
beobachtbaren Verlauf.

Die Menge der durch die Strahlung nach auBen transportierten
Energie hangt von der ,,Undurchsichtigkeit* der Sternmaterie
ab. Diese, auch als Opazitit bezeichnete Eigenschaft der Ma-
terie, beruht auf der Absorption der Strahlung, insbesondere
auf den frei-freien und gebunden-freien Ubergingen. Wenn die
Undurchsichtigkeit der Sternmaterie sehr klein ist, kénnen die
Lichtquanten im Sterninnern Strecken von der GréB8enord-
nung einiger Millimeter bis Zentimeter zuriicklegen, und der
Strahlungsstrom ist entsprechend gro8. Falls dagegen in einem
Gebiet die Opazitit der Sternmaterie hoch ist, unterliegen die
Photonen schon auf noch kiirzeren Strecken verhaltnismaBig
vielen Absorptionsprozessen, und der sich einstellende Strah-
lungsstrom ist deshalb niedrig. In einem solchen Gebiet ,,staut’
sich in gewissem Sinne die von innen kommende Energie; das
Temperaturgefille nach auBlen wird entsprechend steil.

Wenn es moglich wire, ein bestimmtes Photon zu markieren
und seinen Weg durch den Stern zu verfolgen, so wiirde man
feststellen, daB es auf dem geraden Wege nur etwa 103 s be-
notigt, um an die Sternoberfliche zu gelangen. Im Mittel
braucht jedoch ein Photon wegen der vielen ,,Irrwege — die
Emission kann in jede beliebige Richtung erfolgen — einige
107 Jahre, ehe es die Sternatmosphére erreicht.

Die Opazitit der Sternmaterie hingt auBer von ihrer chemi-
schen Zusammensetzung auch von der Temperatur und der
Dichte ab. In den mittelpunktsnahen Gebieten der Sterne, wo
die Atome vollstindig ionisiert sind, entfillt natiirlich der
Energietransport durch gebundene bzw. gebunden-freie Uber-
gange. Dafir haben die Gammaquanten so hohe Energien,
daf sie sogar die Atomkerne anregen konnen. Dieser Vorgang
ist mit der Anregung der Elektronen in den Atomhiillen durch
die energiedrmeren Lichtquanten vergleichbar. Die Atomkerne
besitzen namlich gleichfalls verschiedene Anregungsstufen.
Unter Emission von Gammaquanten kehren die angeregten
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Atomkerne in ihren Grundzustand zuriick. Ein merklicher
Anteil der Gesamtenergie wird auch durch Streuung der
Gammaquanten an freien Elektronen (Compton-Effekt, nor-
male Streuung) transportiert.

Erst in den weiter auBen gelegenen Gebieten der Sterne ist die
Temperatur so weit abgesunken, daB die Atome zumindest
noch einige ihrer Elektronen besitzen. Dadurch ist die Moglich-
keit zu Absorptionsprozessen gegeben und der Wert der Opa-
zitat relativ groB. Der sich einstellende Strahlungsstrom ist
dann unter Umstanden so gering, daB er allein nicht mehr die
im Innern freigesetzte Energie nach auBen transportieren
kann. In einem solchen Fall wird ein Teil der Strahlung durch
heiBe Materie,,wolken‘‘, die infolge ihres geringeren spezifi-
schen Gewichtes in den kithleren Gebieten aufsteigen, nach
auBen abgefithrt. Die Materieballen vermischen sich mit der
umgebenden Materie und sinken nach ihrer Abkiihlung auf die
Umgebungstemperatur wieder in tiefer gelegene Schichten ab,
aus denen wieder andere aufsteigen. Diesen Transportmecha-
nismus bezeichnet man als Konvektion. Unter Umstdnden
tritt auch in den mittelpunktsnahen Gebieten der Sterne eine
Konvektionszone auf. Das ist dann der Fall, wenn die Energie-
quellen sehr stark auf einem kleinen Raum konzentriert sind.
Dann kann durch den Strahlungstransport allein die freige-
setzte Energie nicht abgefithrt werden, und es kommt zur
Bildung einer Konvektionszone.

Im allgemeinen erstreckt sich eine Konvektionszone nicht iiber
den ganzen Stern. In den von ihr erfalten Gebieten tritt eine
vollstdndige Durchmischung der Sternmaterie ein.

Die dritte Moglichkeit des Energietransports besteht in der
molekularen Wairmeleitung. Allerdings hat dieser Mecha-
nismus nur bei einigen Sterngruppen — zum Beispiel bei den
weillen Zwergen — cine praktische Bedeutung. Die wesent-
lichen Energietransportmechanismen im Stern sind der Strah-
lungstransport und die Konvektion. Sie konnen auch gleichzei-
tig in verschiedenen Gebieten eines Sterns auftreten.

Die hier beschriebenen fiir den Sternaufbau physikalisch
bedeutungsvollen Prozesse lassen sich in eine mathematisch
exakte Form bringen. Die Losung der Gleichungen wére aber
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ohne einige zusitzliche Nebenbedingungen noch nicht maog-
lich. So mufl gewihrleistet sein, da die Summe der in den
einzelnen Raumteilen des Sterns enthaltenen Masse gleich
seiner vorgegebenen Gesamtmasse ist. Aullerdem soll die
Summe der in den verschiedenen Raumteilen freigesetzten
Energie an der Sternoberfliche identisch sein mit der Gesamt-
leuchtkraft.

Eine eingehende theoretische Diskussion der den Sternaufbau
beschreibenden mathematischen Gleichungen fithrten H. Vogt
1926 und H. N. Russell 1938 durch. Sie kamen dabei zu dem
bemerkenswerten Ergebnis, daB der innere Aufbau eines
stabilen Sterns eindeutig durch seine Masse und die chemische
Zusammensetzung der Sternmaterie bestimmt ist. Dieser auch
als Vogt-Russell-Theorem bezeichnete Eindeutigkeitssatz gilt
unter stark vereinfachten mathematischen Voraussetzungen
sowie den Annahmen, daB keine storenden Einflissse durch
die Rotation, durch Magnetfelder oder durch Wechselwirkung
mit interstellarer Materie vorhanden sind. Inzwischen ergaben
neuere Untersuchungen, daBl bei Veranderungen der mathe-
matischen Voraussetzungen der Eindeutigkeitssatz in einigen
Fillen verletzt wird. Es existieren dann zwei oder sogar
mehrere Moglichkeiten, wie ein Stern, der ein bestimmtes Ent-
wicklungsstadium erreicht hat, in seinem Innern aufgebaut
sein kann.

Die Auflosung der Grundgleichungen des inneren Aufbaus der
Sterne erfolgt durch spezielle mathematische Verfahren mit
Hilfe von Rechenautomaten. Das Resultat der Rechnungen
sind Zahlentabellen, die iiber den Verlauf aller interessierenden
physikalischen Kennwerte im Sterninnern Auskunft geben. Die
Gesamtheit der Zahlenwerte wird als Sternmodell bezeichnet.
In Tabelle 2 auf der folgenden Seite sind auszugsweise die
Rechenergebnisse iiber den inneren Aufbau eines Sterns von
2,5 Sonnenmassen zusammengestellt. In ihr ist der Abstand
vom Sternzentrum in Dezimalteilen des Sternradius ange-
geben. Wie aus Tabelle 2 hervorgeht, befinden sich in einer
Kugel mit einer Ausdehnung von der GroBe des 0,7fachen
Sternradius bereits 99,69, der Gesamtmasse des Sterns. Noch
viel stirker sind die Energiequellen zum Sternzentrum hin
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Tabelle 2: Zustandsgrifen eines chemisch homogenen Sterns von 2,5
Sonnenmassen (nach M. Schwarzschild)

r/R M/ M L,/L T [°K] ¢ [g/em3]
0,00 0,000 0,000 19,8. 106 48,3

0,10 0,050 0,757 17,8 108 41,0

0,16 0,177 1,000 14,9- 108 31,6

0,30 0,627 1,000 8,9 106 9,2

0,40 0,843 1,000 6,1.108 2,7

0,50 0,944 1,000 4,2. 108 0,7

0,60 0,984 1,000 2,8. 108 0,18
0,70 0,996 1,000 1,8 106 3,8-10-2
0,80 1,000 1,000 1,0 106 5,3.10-3
0,90 1,000 1,000 4,6 105 2,8.10-4
0,98 1,000 1,000 8,4- 104 6,1-10-7

konzentriert. Schon in einem Abstand vom 0,l16fachen des
Sternradius hat die Leuchtkraft den Wert, der an der Ober-
fliche festzustellen ist. Der Verlauf von Temperatur und
Dichte ist ebenfalls in Tabelle 2 aufgefithrt. Beide Grofen
fallen vom Zentrum zur Oberfliche rasch ab. Die Leuchtkraft
und der Radius dieses Sternmodells betragen das 21,2- bzw.
1,59fache der Sonnenwerte.

Energiefreisetzung tn den Sternen

Bei den hohen Temperatur- und Dichtewerten in den zen-
trumsnahen Gebieten der Sterne sind eine grofe Anzahl ver-
schiedenartiger Kernprozesse moglich. Dazu gehoren auch auf-
bauende Reaktionen, bei denen Energie freigesetzt wird. Sie
haben fiir die Energiefreisetzung der Sterne eine groe Bedeu-
tung.

Die bei den Kernprozessen freigesetzte Energie rithrt von der
Umwandlung einer Stoffmenge in Strahlung her. Beim Ver-
gleich der Ruhemassen der Elementarteilchen, die vor der
Reaktion vorhanden sind, mit der Ruhemasse des Endproduk-
tes fallt auf, daB eine Massendifferenz besteht. Sie ist der
Energie der Strahlung &quivalent, die beim Aufbau des
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schwereren Atomkerns aus leichteren durch die dabei frei-
werdende Bindungsenergie auftritt. Zwischen dem sogenann-
ten Massen,,defekt“ Am und der bei dem Kernproze frei-
gesetzten Energie E besteht die von A. Einstein abgeleitete
Beziehung

E =Am-c2,

in der mit ¢ die Lichtgeschwindigkeit bezeichnet ist.

Im Sterninneren sind die wicktigsten energie, liefernden‘‘ Pro-
zesse die, bei denen Helium aus Wasserstoff aufgebaut wird.
Diese Reaktionen sind deshalb so bedeutungsvoll, weil der
Wasserstoff das am héufigsten vorkommende Element ist.
AuBlerdem ist der auftretende Massendefekt relativ hoch und
daher auch die ,,Energicausbeute* — auf jeden aufgebauten
Heliumkern bezogen — recht grof3.

Die direkte Vereinigung zweier Wasserstoffkerne und die daran
anschlieBende Aufnahme von zwei weiteren Protonen wird als
Proton-Proton-Reaktion bezeichnet. Sie geht in drei Schritten
vor sich. Zunichst bildet sich beim Sto von Protonen ein
Wasserstoffkern mit der Masse 2, ein Deuteron 2H, wobei ein
Positron und ein Neutrino freigesetzt werden. Wahrend sich
das Positron unmittelbar danach mit einem Elektron vereinigt
und unter Ausstrahlung von Energie verschwindet, verlafit das
Neutrino ungehindert den Stern. Im néachsten Schritt des
Aufbauprozesses bildet sich beim Stof8 eines Deuterons mit
einem weiteren Proton ein Heliumkern der Masse 3, also $He.
Dabei wird ein Grammaquant emittiert. Beim dritten Prozel3
vereinigen sich zwei jHe-Kerne und bilden einen Helium-4-
Kern jHe sowie zwei Protonen. Um diesen Prozel zu ermég-
lichen, miissen vorher die vorangehenden Aufbaureaktionen
jeweils doppelt abgelaufen sein, eine Forderung, die bei der
enormen Anzahl von Kernreaktionen im Sterninnern erfiillt
ist. Mit den eingefiihrten Symbolen lassen sich die einzelnen
Prozesse wie folgt hintereinander schreiben:

H +H -H +et+v
H +iH —3He +y
$He 4 $He — 3He + {H 4 [H.
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Dabei stehen auf der linken Seite der Reaktionsgleichungen
die Ausgangsteilchen und auf der rechten Seite die Endpro-
dukte. Wenn man beriicksichtigt, daB ein Teil der freiwerden-
den Energie vom Neutrino abgefithrt wird, gewinnt der Stern
durch die Bildung eines Heliumatoms aus vier Protonen eine
Energie von 4,3 - 10-12 Ws.

Die Proton-Proton-Reaktion liuft in nennenswerter Anzahl
bereits bei Temperaturen von etwa 4 -106 °K ab.

Beim Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus entsteht ebenfalls Helium
aus Wasserstoff, jedoch lbernehmen bei seiner Bildung der
Kohlenstoff und der Stickstoff die Rolle von Katalysatoren.
Im einzelnen finden folgende Reaktionen statt: Durch den
StoB eines Protons mit einem Kohlenstoffkern ':2C entsteht
unter gleichzeitiger Ausstrahlung eines Gammaquants ein
Stickstoffkern '}N. Dieser ist aber nicht stabil, sondern geht
unter Emission eines Positrons und eines Neutrinos in das
schwere Kohlenstoffisotop '3C iiber. Das Positron vereinigt
sich anschliefend mit einem Elektron und verschwindet unter
Emission eines Gammagquants. Dagegen verlaBt das Neutrino
den Stern ohne Wechselwirkung mit der Materie. Beim Stof
mit einem Proton verwandelt sich der '3C-Kern in einen
gewohnlichen Stickstoffkern 1N, wobei ein Gammaquant aus-
gestrahlt wird. Der Stickstoffkern wird durch einen Sto8 mit
einem weiteren Proton zu einem instabilen Sauerstoffisotop '3
umgewandelt, wobei wieder Energie in Form eines Gamma-
quants abgegeben wird. Nach kurzer Zeit zerfillt jedoch das
Sauerstoffisotop in einen schweren Stickstoffkern ‘2N, ein Po-
sitron und ein Neutrino. In der letzten Reaktion des Zyklus
st6Bt der ’N-Kern mit einem Proton zusammen und zerfillt
dabei in einen Kohlenstoffkern '2C sowie in.einen Helium-
kern jHe. Nachstehend sind die sechs Reaktionen des Zyklus
zusammengestellt:

BC 4 HH — N 4y

BN - BC 4 et +w
%C +1H — YN +y
UN +H - B0 4y

30 - UN +et +v
YN + JH - %C + ;He.
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Die beim Aufbau eines Heliumkerns aus vier Protonen nach
dem Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus freigesetzte Energie be-
triagt 4,0 - 1012 Ws. Dieser Betrag ist etwas kleiner als der bei
der Proton-Proton-Reaktion entstehende. Das kommt daher,
daB die beiden beim Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus entstehen-
den Neutrinos etwas mehr Energie entfiithren als die beiden
bei der Proton-Proton-Reaktion gebildeten Neutrinos.

Die Zahl der in der Zeiteinhceit ablaufenden Prozesse hangt in
hohem Mafle von der Temperatur und der Dichte der Stern-
materie ab. Bei der Proton-Proton-Reaktion wachst die Hau-
figkeit der Prozesse mit dem Quadrat der Dichte und der 4. bis
6. Potenz der Temperatur. Beim Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus
ist die Temperaturabhingigkeit noch viel stirker. Die Tempe-
ratur geht dort mit der 16. bis 20. Potenz ein. Bei dieser ex-
trem groBen Temperaturabhingigkeit des Kohlenstoff-Stick-
stoff-Zyklus sind die Energiequellen sehr stark zum Stern-
zentrum hin konzentriert. Die Folge davon ist, daB3 die frei-
gesetzte Energie nicht mehr allein durch Strahlungstransport
abgefiihrt werden kann. Deshalb bildet sich in den zentrums-
nahen Gebieten des Sterns eine Konvektionszone. Sie bewirkt
in den von ihr erfafBten Gebieten eine Durchmischung der
Sternmaterie.

In den Hauptreihensternen laufen unter Umstdnden beide
Arten des Wasserstoff,,brennens‘ parallel ab. Allerdings ist
die Proton-Proton-Reaktion bei Temperaturen unter 1.5-
107 °K ergiebiger als der Kohlenstoff-Zyklus-Stickstoff, der
erst bei noch hoheren Temperaturen effektiver wird.

Die Riesensterne gewinnen einen erheblichen Anteil ihrer aus-
gestrahlten Energie aus dem — nach seinem Entdecker be-
nannten — Salpeter-Prozef3. Dieser Energiefreisetzungsmecha-
nismus wird erst bei Temperaturen tuber 8107 °’K wirksam.
Dabei laufen im einzelnen folgende Reaktionen ab: Durch den
Zusammensto von zwei Heliumkernen bildet sich unter
Energieausstrahlung ein instabiler Berylliumkern {Be. Obwohl
diese Reaktion unter Emission von Energie verlduft, muf fir
sie insgesamt mehr Energie aufgewendet werden. Der instabile
Kern zerfallt wieder sehr rasch. Trotzdem bleiben immer noch
geniigend viele Berylliumkerne vorhanden, die mit weiteren
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Heliumkernen reagieren koénnen und dabei Kohlenstoff 'ZC
bilden. Beim Aufbau eines Kohlenstoffkerns durch die He-
liumreaktion wird eine Energie von 1,71 -10-12 Ws frei:

3sHe + ;He — ${Be +y
$Be + iHe — iC + y.

Die Effektivitat des Salpeter-Prozesses steigt bei Temperatu-
ren um 1,4 . 108 °K mit der 30. Potenz der Temperatur an.

In Abbildung 8 ist die Energiefreisetzungsrate fiir die drei
Reaktionsketten in Abhéngigkeit von der Temperatur darge-
stellt. Dort ist zu erkennen, daf3 in der Sonne sowohl die
Proton-Proton-Reaktion als auch der Kohlenstoff-Stickstoff-
Zyklus abliduft. Allerdings ist der zuerst genannte Energiefrei-
setzungsmechanismus bei der Sonne und allen kiihleren
Hauptreihensternen ergiebiger als der Kohlenstoff-Stickstoff-
Zyklus. In noch heiBleren Hauptreihensternen als der Sonne
iberwiegt in zunehmendem MaBe die Encrgiefreisetzung nach
dem Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus. Der Salpeter-Prozel tritt
jedoch nur in den Riesensternen auf.

Dic drei ausfiihrlich dargestellten Energiefreisetzungsprozesse
tragen den Hauptteil der Energiefreisetzung in den Sternen.
Daneben laufen aber auch noch andere Reaktionsketten, die
ebenfalls zur Umwandlung von Wasserstoff in Helium fiihren,
in den Sternen ab. Sie liefern jedoch nur in den sonnenidhnli-
chen Sternen einen geringen, einige Prozent umfassenden An-
teil an der gesamten Energiefreisetzung.

Der fortwahrende Aufbau von Helium aus Wasserstoff nach
den beschriebenen Kernprozessen fithrt in den zentralen Be-
reichen der Sterne zu einem stdndigen Absinken ihres urspriing-
lichen Wasserstoffgehalts. Daran dndert, auf die Dauer gese-
hen, auch die Existenz einer eventuell vorhandenen Konvek-
tionszone nichts, die in den davon betroffenen Gebieten fiir eine
Durchmischung der Sternmaterie sorgt. So entsteht im Laufe
der Zeit in den Bereichen, in denen die Energie freigesetzt
wird und die von der Konvektion erfat werden, eine neue
chemische Zusammensetzung der Sternmaterie, die sich von
der anfangs vorhandenen immer mehr unterscheidet. Nach
dem Theorem von Vogt und Russell hingt der innere Aufbau
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Abb.8. Energiefreisetzungsrate in Abhdngigkeit von der Tempera-
tur in den zentralen Gebieten der Sterne fiir die wichtigsten Kern-
reaktionen. Im Innern der Sonne ist die Proton-Proton-Reaktion
noch effektiver als der Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus, der erst bei
noch heiferen Sternen den Hauptteil der Energiefreisetzung itber-
nimmt. Der Salpeter- Prozef lauft nur in den Riesensternen ab.

eines Sterns von seiner Masse und der chemischen Zusammen-
setzung der Sternmaterie ab. Daraus folgt aber, daB sich bei
einer Anderung der Masse, der chemischen Zusammensetzung
bzw. beider GroBen der innere Aufbau eines Sterns éndern muB.
Da die Energiefreisetzung durch Kernprozesse zu Veridnderun-
gen in der chemischen Zusammensetzung der Materie in den
zentralen Gebieten fiihrt, treten zwangslaufiz Anderungen des
inneren Aufbaus der Sterne und ihrer ZustandsgroBen ein.
Natiirlich ist das ein sich allméahlich vollziehender Proze83, der
zunichst nicht durch Beobachtungen nachweisbar wire. Erst
im Laufe von Jahrmillionen summieren sich die kleinen Ver-
anderungen, so daB sie sicher beobachtet werden konnten.

Solange der Stern auf der Hauptreihe verweilt, deckt er seinen
Energiebedarf fast ausschlieBlich durch die Umwandlung von
Wasserstoff in Helium. Das bedeutet aber, dafl ihm nur ein
begrenzter' Energievorrat zur Verfiigung steht, der innerhalb
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einer bestimmten Zeitspanne verbraucht ist. Unabhéngig von
der Tatsache, daB schon lange, bevor der Wasserstoff restlos in
Helium ,,verbrannt‘ ist, in dem Stern tiefgreifende Anderun-
gen seines inneren Aufbaues vor sich gehen, kann man die
maximale Verweildauer der Sterne auf der Hauptreihe zu
Vergleichszwecken abschitzen. Da in jedem Gramm Stern-
materie, die chemisch homogen sein soll, der gleiche Energie-
inhalt ist, diirfte der maximale Zeitraum Atu (gemessen in
Jahren), den der Stern auf der Hauptreihe zubringt, um so
groBer sein, je groBer seine Masse ist. Andererseits wird die
Verweilzeit Aty um so kleiner, je groBer die Leuchtkraft des
Sterns ist. Insgesamt 1aBt sich dieser Sachverhalt durch die
Beziehung

Aty = 61%

ausdricken, in der I die Sternmasse und L die Leuchtkraft
sind. Mit Hilfe der Masse-Leuchtkraft-Beziehung L = coI3
kann man die Leuchtkraft in der vorangehenden Beziehung
durch die Masse ersetzen und erhélt dadurch die Gleichung

1
Atg = caw.

Sie bringt das zunichst etwas iiberraschende Ergebnis zum
Ausdruck, daB sich die massereicheren Sterne kiirzere Zeit im
Hauptreihenstadium aufhalten als die massedrmeren. Unter
bestimmten Voraussetzungen iiber die physikalischen Vor-
géinge in den Sternmodellen hat die Konstante c3 einen Zahlen-
wert von ¢s = 1,1 - 1010, Einen Einblick in die auf diese Weise
abgeschéitzten ungefihren Verweilzeiten der Sterne auf der
Hauptreihe im Hertzsprung-Russell-Diagramm vermittelt
Tabelle 3. Aus ibr ist zu entnehmen, daB die gegenwirtig be-
obachtbaren O-Sterne vor hochstens einigen Millionen Jahren
entstanden sein konnen. Andernfalls hiatten sie sich bereits
wieder von dem Hauptreihenstadium weg entwickeln miissen.
Die Bestimmung des Alters der Erdkruste ergab einen Wert
von ungefihr 4 - 10° Jahren, der fiir das Erdalter als ein unterer
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Wert anzusehen ist. Vergleicht man beide Altersangaben, so
ist daraus zu entnehmen, daf3 die Erde etwa tausendmal dlter
ist als die O-Sterne. Die O-Sterne miissen also relativ junge
Objekte im Weltall sein, anders wire ihre Existenz zur gegen-
wartigen Zeit nicht zu verstehen.

Bereits diese verhiltnismiBig einfachen Uberlegungen berech-
tigen zu der SchluBfolgerung, daB sich Sterne noch vor —
kosmisch gesehen — gar nicht ferner Zeit bildeten. Es darf
dariiber hinaus angenommen werden, dafl auch in der Gegen-
wart Sterne entstehen koénnen. Diese Behauptung ist keines-
falls eine mechanische Ubertragung der Erkenntnis von der
fortwiahrenden Sternbildung in der Vergangenheit auf die Zu-
kunft, sondern findet in bestimmten Beobachtungen eine
wesentliche Stiitze.

Tabelle 3: Verweilzeiten von Sternen verschiedener Masse auf der
Hauptreihe

Masse (in Einheiten der Spektraltyp Verweildauer auf der

Sonnenmasse) Hauptreihe (in Jahren)
40 05 7,0-108

7 B5 2,2-108

2,2 A5 2,3- 109

1,4 F5 5,6- 109

1 G2 1,1-1010

0,5 Mo 4,4-1010

Aus den vorangegangenen Uberlegungen wird ersichtlich, daB
die Sterne eine Entwicklung durchlaufen miissen und daf eine
der Ursachen dafiir die Anderung ihrer chemischen Zusam-
mensetzung ist. Aber auch bei einem eventuellen Massenver-
lust dndert sich nach dem Vogt-Russell-Theorem der innere
Aufbau eines Sterns. Hierbei spielt jedoch der kontinuierliche
Massenverlust der Sterne infolge ihrer Energieausstrahlung
nur eine untergeordnete Rolle, weil er auch iiber lingere Zeit-
rdume nur einen winzigen Bruchtcil der Gesamtmasse aus-
macht. Von Bedeutung fiir die kiinftige Entwicklung der
Sterne sind dagegen solche Vorgiange, bei denen die Sterne
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innerhalb kurzer Zeit einen betrdchtlichen Teil ihrer Masse
verlieren. So kann bei sehr engen Doppelsternsystemen ein
relativ starker Massenaustausch im Laufe der Entwicklung
einsetzen; aber auch bei Supernovaexplosionen wird ein Teil
der Sternmasse in den interstellaren Raum geschleudert.

Die durchgefiihrten theoretischen Untersuchungen iiber den
inneren Aufbau der Sterne stimmen darin iiberein, daf} es in
den stabilen Hauptreihensternen keine vollstdndige Durch-
mischung der Materie gibt. Lediglich die zentralen Partien der
heiBen Sterne bzw. die oberflichennahen Schichten der kiihle-
ren Sterne werden von kleineren Konvektionszonen erfaflt.
Ziemlich sicher scheint auch zu sein, daB eine eventuell von
der Oberfliche recht tief in denStern reichende Konvektions-
zone nicht bis in die Gebiete vorstoBt, in denen sich die che-
mische Zusammensetzung der Sternmaterie durch die dort
ablaufenden Kernprozesse merklich verandert hat. Falls diese
Resultate zutreffen, wiirde sich die chemische Zusammen-
setzung der Sternmaterie an der Sternoberfliche noch in ihrem
urspriinglichen Zustand zur Zeit der Bildung des Sternes be-
finden. Dabei wurden stillschweigend noch weitere, durch Ab-
schitzungen begriindete Annahmen gemacht, nimlich, daB
auch von auBlen, d. h. aus dem interstellaren Raum keine Ma-
terie in nennenswerten Mengen vom Stern ,,aufgesammelt‘
wurde. Sind alle die genannten Voraussetzungen erfiillt, dann
kann die aus den spektroskopischen Beobachtungen ableitbare
chemische Zusammensetzung der Sternmaterie noch als re-
prasentativ fir den ,,Baustoff* angesehen werden, aus dem
die Sterne entstanden.

Die bisher an der Sonne, einer kleineren Anzahl von Sternen
und leuchtenden Gasnebeln vorgenommenen quantitativen
Spektralanalysen fithrten zu dem sehr wesentlichen Ergebnis,
daB die kosmische Haufigkeitsverteilung der Elemente quali-
tativ recht gut iibereinstimmt. Das am héufigsten vorhandene
Element ist der Wasserstoff, das zweithaufigste das Helium.
Alle schweren Elemente haben gegeniiber diesen beiden Ele-
menten eine so geringe Haufigkeit, daB sie bei vielen Unter-
suchungen zu einer Gruppe zusammengefa3t werden.

Die kosmische Haufigkeitsverteilung der Elemente wurde auch

70



mit der chemischen Zusammensetzung der Erdrinde und der
einiger Meteoriten verglichen. Dabei zeigte sich ebenfalls eine
gute Ubereinstimmung in der relativen Haufigkeitsverteilung
der schwereren Elemente; dagegen traten allerdings groBe
Abweichungen im Gehalt an Wasserstoff und Helium auf.
Werden die vorliegenden Ergebnisse der quantitativen Spek-
tralanalysen der Sonne, der Sterne frithen Spektraltyps und
leuchtender Nebel zusammengefaBt, so besteht die kosmische
Materie im Mittel etwa zu 63 (Massen-)%, aus Wasserstoff, zu
36 (Massen-)9, aus Helium und zu insgesamt 1 (Massen-)9,
aus schwereren Elementen. Weiterhin kommt man zu der
SchluBfolgerung, da sich die Himmelskorper offensichtlich
aus einem Material bildeten, dessen chemische Zusammenset-
zung praktisch einheitlich war. Die an verschiedenen Objekten
gefundenen Abweichungen von der mittleren kosmischen Héu-
figkeitsverteilung der Elemente lassen sich groBtenteils durch
Entwicklungseffekte erkliren. Darauf wird jedoch erst spiter
eingegangen.

Interstellare Materie )
Es ist schon lingere Zeit bekannt, daBl der Raum zwischen den
Sternen nicht absolut leer ist, sondern mit gas- und staub-
formiger Materie erfiillt ist. Allerdings ist die Dichte des inter-
stellaren Mediums extrem niedrig. Wie die Auswertung ent-
sprechender Beobachtungen ergab, besitzt das interstellare
Gas eine mittlere Dichte von etwa 1,2 -10-24 g/cm3. Die mitt-
lere Dichte der staubformigen Komponente der interstellaren
Materie ist noch hundertmal geringer; sie betragt nur ungefahr
1,3-10-26 g/em3. Diese Zahlenangaben sagen aus, daB sich in
einem Kubikzentimeter durchschnittlich nur jeweils ein Gas-
atom aufhélt; in einem Wiirfel von ungefihr 100 m Kanten-
lange wiirde man nur zwei mikroskopisch kleine Staubteilchen
vorfinden. Solche geringen Dichtewerte lassen sich mit den zur
Zeit zur Verfugung stehenden technischen Moglichkeiten im
Laboratorium nicht verwirklichen.

Verglichen mit der in den Sternen vereinigten Materie ist der
Anteil der interstellaren Materie an der Gesamtmasse der
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Galaxis nicht groB3. Im Milchstraensystem, dem auch unsere
Sonne angehort, liegt der Anteil in der GréBenordnung von
etwa 29%,. Trotzdem ist das interstellare Medium ein Bestand-
teil unserer Galaxis, dessen Erforschung in vielerlei Hinsicht
bedeutungsvoll ist. Besonders wichtig und interessant ist in
diesem Zusammenhang die Untersuchung der Wechselwirkung
zwischen der interstellaren Materie und den Sternen. Nach den
bestehenden Vorstellungen konnen sich unter geeigneten phy-
sikalischen Bedingungen auch gegenwartig noch neue Sterne
aus dem interstellaren Medium bilden. Andererseits liegen
Anzeichen dafiir vor, daf3 die Sterne fortlaufend Gas in den sie
umgebenden Raum abgeben. Von bestimmten Sternen wird
vermutet, dal} sie sogar Staubteilchen in den interstellaren
Raum ,,blasen.

Neben den eben erwdhnten Vorgidngen ist das Studium der
interstellaren Materie auch fiir die Erforschung des raéumlichen
Aufbaus unseres Sternsystems von ausschlaggebender Bedeu-
tung. Es wurde bereits in einem anderen Zusammenhang
erwihnt, daB ohne die sorgfiltige Beriicksichtigung der licht-
absorbierenden Wirkung des interstellaren Staubes die auf
photometrischem Wege abgeleiteten Entfernungen stark von
den tatsdchlichen abweichen. Damit wiirde aber auch unsere
Vorstellung iiber die rdumliche Ausdehnung des Sternsystems
nicht mit der Wirklichkeit iibereinstimmen.

Die Erscheinungsformen der interstellaren Materie sind sehr
vielfaltig. Dichtere staubformige Materieansammlungen, dic
sich zwischen uns und einer weiter entfernten Sternwolke be-
finden, verraten sich zum Teil durch scheinbare Stern,,leeren.
Dagegen kann in der Ndhe von heiflen Sternen die interstellare
Materie auch als leuchtende Erscheinung beobachtet werden.
Das Spektrum eines Gasnebels zeigt neben einem Kontinuum
eine Anzahl von Emissionslinien. Es handelt sich hierbei um
ein Anregungsleuchten. Die vom Nebel emittierte Energie
wird der Strahlung benachbarter Sterne entnommen.

Das interstellare Gas wird durch mehrere Mechanismen zum
Leuchten angeregt. Fir den Wasserstoff und das Helium ist
das Rekombinationsleuchten wichtig, bei dem nach der Ioni-
sation dieser Elemente durch die ultraviolette Sternstrahlung
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cine Wiedervereinigung der Ionen mit freien Elektronen statt-
findet und Energie in Form von Strahlung abgegeben wird.
Die Rekombination erfolgt hiufig auf das zweite oder dritte
Energieniveau. Bei dem anschlieBenden Ubergang in den
Grundzustand kommt es zur Emission einiger Spektrallinien.
Auch durch Sto8e bestimmter Ionen mit Elektronen konnen
tiefergelegene Energieniveaus angeregt werden. Die Entratse-
lung dieser Linien war recht schwierig, da unter Laborato-
riumsbedingungen ihr Auftreten sehr unwahrscheinlich ist
(,,verbotene‘’ Linien). Unter den extrem niedrigen Dichten im
Weltraum erlangen jedoch diese Ubergiinge eine groBe Bedeu-
tung.

Ein weiterer Leuchtmechanismus beruht auf der Tatsache,
daB Spektrallinien verschiedener chemischer Elemente zufillig
die gleiche Wellenlinge haben. Dadurch wird zum Beispiel ein
bestimmter Zustand des zweifach ionisierten Sauerstoffs durch
eine intensive Linie des einfach ionisierten Heliums angeregt,
und es kommt zu einer starken Ausstrahlung im sichtbaren
Spektralbereich. Falls auch Staub in der Wolke enthalten ist,
wird das Sternenlicht an ihm reflektiert. Dabei entsteht ein
kontinuierliches Spektrum.

Durch den Einsatz der Photographie gelang die Entdeckung
einer groBen Anzahl schwicher leuchtender interstellarer Wol-
ken. Aber auch nichtleuchtende Staubwolken, die sich vor
einem hellen Hintergrund befinden, lieBen sich nachweisen.
Der auftretende Formenreichtum ist bemerkenswert. Neben
diesen auffalligen Objekten, deren Dichte bedeutend groBer
ist als die durchschnittliche Dichte des interstellaren Mediums,
kommen weniger dichte, aber offensichtlich weit ausgedehntere
Komplexe von staub- und gasformiger Materie zwischen den
Sternen vor.

Der Nachweis der nicht leuchtenden gasférmigen Komponente
gelang J. Hartmann am Anfang unseres Jahrhunderts bei
spektroskopischen Untersuchungen an engen Doppelstern-
systemen. Bei der Durchfithrung von Radialgeschwindigkeits-
messungen fiel ihm auf, daB einige wenige Absorptionslinien
weder an der periodischen Dopplerverschiebung der anderen
Linien, die durch die Bahnbewegung verursacht wird, noch an
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der durch die Schwerpunktsgeschwindigkeit bewirkten Li-
nienverschiebung teilnahmen. Der Sachverhalt lieB sich nur
durch die Annahme verstehen, daB diese Linien nicht in der
Sternatmosphire entstehen, sondern im interstellaren Raum.
Die Tatsache, dal Absorptionslinien beobachtet wurden,
deutete darauf hin, daf3 es sich bei dem absorbierenden Me-
dium um ein Gas handeln muBte.

Ebenfalls um die Jahrhundertwende wurden von M. Wolf die
ersten grundlegenden Untersuchungen iiber die rdumliche An-
ordnung des kontinuierlich verteilten Staubes durchgefiihrt.
Bei sorgfiltigen Sternzdhlungen in ausgewihlten Himmels-
_gebieten stellte er fest, daB in manchen Féllen die Zuwachsrate
der Sternzahlen beim Ubergang zu schwicheren Helligkeiten
unter der erwarteten lag. Daraus konnte nach einer genauen
Diskussion des Beobachtungsmaterials auf die Anwesenheit
feinverteilter staubformiger Materie geschlossen werden, die
das Licht der entfernteren Sterne schwicht.

Auch mit spektroskopischen und lichtelektrischen Methoden
1aBt sich der interstellare Staub durch seinen EinfluB auf die
Energieverteilung in den Sternspektren nachweisen. Fiir der-
artige Untersuchungen eignen sich die heiBen O- und B-Sterne
besonders gut. Beim Vergleich der Spektren der entfernteren
Sterne mit den nidherstehenden Sternen gleichen Spektraltyps
crgab sich, daB die weiter entfernten scheinbar eine andere
Energieverteilung im Sternspektrum besitzen. Die Abweichun-
gen vom ,normalen Verlauf der Energieverteilung in den
Spektren nehmen beim Ubergang zu kiirzeren Wellenldngen
immer mehr zu. Daraus ergibt sich, daf} die betreffenden Sterne
roter erscheinen, als es nach ihrem Spektraltyp zu erwarten ist.
Der Betrag dieser Verfirbung vergrofert sich im allgemeinen
mit wachsender Entfernung. Es gilt als erwiesen, da8 die durch
Beobachtungen an frithen Sternen recht genau untersuchte
sclektive Absorption durch Staubteilchen verursacht wird,
deren Durchmesser in der GroBenordnung von 10-6 bis 10-5 cm
liegen.

Neben den Beobachtungen im optischen Spektralbereich be-
steht auch die Moglichkeit, die interstellare Materie radioastro-
nomisch zu untersuchen. AuBler Messungen des Radiokonti-
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nuums, das zum Teil von frei-freien Ubergingen in ionisierten
interstellaren Gaswolken und von einer nichtthermischen
Komponente herriihrt, sind Untersuchungen an den Emis-
sionslinien besonders niitzlich. Fast das gesamte Wissen iiber
die groBraumige Verteilung des neutralen Wasserstoffs ver-
danken wir Beobachtungen an der 21-cm-Linie, die H. C. van
de Hulst und unabhingig davon J. S. Schklowskij theoretisch
vorausgesagt hatten. Bis zur Gegenwart wurden eine Anzahl
weiterer Emissionslinien des ionisierten Wasserstoffs, aber
auch des ionisierten Heliums und Kohlenstoffs gefunden.
Der 1963 gelungene radioastronomische Nachweis des von
I. S. Schklowskij theoretisch vorausgesagten Hydroxylmole-
kiils steht am Anfang einer ganzen Serie von Entdeckungen
anderer Molekiile im interstellaren Raum. Das erste organische
Molekiil, Formaldehyd, wurde 1969 gefunden. Spater gelang
es unter anderen organischen Verbindungen auch Formamid
nachzuweisen, das sich bekanntlich aus vier verschiedenen
chemischen Elementen aufbaut. Es ist zu erwarten, daB in der
vor uns liegenden Zeit noch mehr und noch komplizierter auf-
gebaute Molekiile entdeckt werden.

Die interstellaren Molekiile konzentrieren sich vorwiegend in
sehr dichten Ansammlungen, deren Groe ungefahr den Dimen-
sionen unseres Sonnensystems entspricht. Dabei gibt es so-
wohl Wolken, in denen nur eine Molekiilart auftritt, wie auch
solche Objekte, in denen mehrere chemische Verbindungen vor-
kommen. Die Molekiillansammlungen befinden sich in aus-
gedehnten Wolkenkomplexen der interstellaren Materie. Bei-
spielsweise wurden in dem bekannten Orionnebel mchrere
dichte Wolken solcher Molekiile wie z. B. Wasser, Hydroxyl,
Kohlenstoffsulfid, Formaldehyd und Methylalkohol lokalisiert.
Die Intensitit und andere Eigenarten der von den Molekiil-
wolken ausgehenden Radiostrahlung scheinen dafiir zu
sprechen, daBl die von ihnen emittierte Strahlung nach dem
Prinzip des Maser- bzw. Lasermechanismus erzeugt wird.
Nach den vorliegenden Kenntnissen 1aB8t sich gegenwértig
noch keine klare Entscheidung dariiber fallen, ob die inter-
stellare Materie nur in Wolken unterschiedlicher Ausdehnung
und Dichte vorkommt oder ob sich in einem relativ gleich-
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maBig verteilten Medium ,,Verdichtungen® befinden. Dic
lokale Dichte kann in manchen Gebieten durchaus das 5- bis
10fache des mittleren Wertes betragen. Auffillig ist die Tat-
sache, daB der interstellare Staub fast immer in Verbindung
mit dem interstellaren Gas auftritt.

Die Bestimmung der chemischen Zusammensetzung des inter-
stellaren Gases ist mit groBeren Schwierigkeiten verbunden als
die Spektralanalyse der Sternatmosphiren. Die bisher erziel-
ten Ergebnisse bestatigen aber, dal zwischen der Elementen-
haufigkeit des interstellaren Gases und der in den Sternatmo-
sphiaren enthaltenen Materie kein grundsédtzlicher Unter-
schied besteht.

Die chemische Zusammensetzung des interstellaren Staubes
1aBt sich auf spektroskopischem Wege nicht feststellen. Sein
Vorhandensein &uBert sich in einer kontinuierlichen Absorp-
tion des Sternenlichts, ruft aber keine typischen Absorptions-
linien wie die Atome hervor. Wie entsprechende Untersuchun-
gen an frithen O- und B-Sternen zeigen, steigt der Betrag der
kontinuierlichen Absorption beim Ubergang zu kiirzeren Wel-
lenlingen an. In verschiedenen Gebieten des Himmels ist je-
doch die Wellenlingenabhangigkeit unterschiedlich.

Die Verfirbung des Sternenlichts wird durch die optischen
Eigenschaften der Partikeln verursacht und geht letztlich auf
ihre chemische Zusammensetzung und GroBe zuriick. Es ist
deshalb nicht moglich, aus den Beobachtungen eindeutig auf
die Natur der Teilchen zu schlieBen. Man beschreitet darum
einen anderen Weg: Man berechnet theoretisch fiir angenom-
mene Teilchenmodelle die zu erwartende Verfirbung des
Sternenlichts und vergleicht sie mit den Beobachtungen. Auf
diese Weise lassen sich schon einige Teilchensorten aussondern.
Aus den verbleibenden Teilchenmodellen ist es auf Grund rein
optischer Untersuchungen ausgeschlossen, auf den in der
Natur tatsidchlich vorkommenden Partikeltyp zu schlieBen.
Ganz abgesehen davon ist es kaum angebracht, von einem
Teilchentyp zu sprechen. Es ist eher damit zu rechnen, dal je
nach der Art ihrer Entstehung verschiedene Staub ,,sorten
existieren.

Die Vorstellungen iiber die Bildung der Staubteilchen lassen
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sich in drei Gruppen einteilen. In der von D. ter Haar, J. H.
Oort und H. C. van de Hulst vor etwa 20 Jahren ausgearbeite-
ten Hypothese entstechen die Partikeln im interstellaren Raum.
Thre chemische Beschaffenheit miilte deshalb etwa die kos-
mische Elementenhiufigkeit widerspiegeln, d. h., die Teilchen
sollten vor allem aus Wasserstoffverbindungen wie Wasser,
Ammoniak und Methan bestehen. Auf F. Hoyle und N. C.
Wickramasinghe gehen die Uberlegungen zuriick, nach denen
die Staubteilchen in den kiihleren AuBlenschichten der
Atmosphire von Riesensternen kondensieren. Solche Teilchen
miiBten thermisch sehr widerstandsfahig sein, damit sie sich
iberhaupt bilden konnen. Als Material fiir die auf ,,heilem*
Wege entstandenen Teilchen kommen vor allem Graphit,
Siliziumkarbid, Quarz und einige Silikate in Frage. Wenn diese
Teilchen eine bestimmte GroéBe erreicht haben, ,,blast‘ sie der
Druck der von den Sternen ausgehenden Strahlung gegen die
Wirkung der Gravitationskraft in den zirkumstellaren Raum.
Auf eine dritte Moglichkeit machte J. Dorschner aufmerk-
sam. Nach seinen Abschitzungen bildet sich der Staub im
zirkumstellaren Raum. Wahrend der Friihphase der Stern-
entstehung sind die jungen Protosterne noch von einer dich-
ten Gashille umgeben, in der bei ihrer Abkihlung nachein-
ander eine ganze Anzahl von Molekiilen zu kleinen Teilchen
kondensieren. Sie kénnen weiter zu groflen Brocken anwach-
sen, aus denen sich zum Teil Korper von planetaren Ausmafien
bilden. Ein anderer Teil der Brocken wird spater durch gegen-
seitige Zusammenstofle wieder zertrimmert. Dabei entstehen
auch kleinere Bruchstiicke, die durch den vom Stern ausgehen-
den Strahlungs- und Korpuskeldruck in den interstellaren
Raum getrieben werden. Die Teilchen wiirden vorwiegend aus
Silikatgesteinen bestehen, wie sie auf der Erdoberfliche und in
Steinmeteoriten vorkommen. Leider erlauben die von der
Erde aus moglichen Untersuchungen der optischen Eigen-
schaften der Teilchen keine eindeutige Entscheidung, welche
der moglichen Teilchenmodelle vorkommen, wenn auch be-
stimmte beobachtete Eigenheiten mehr fur die Silikatteilchen
sprechen.

N
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Verdanderliche Sterne

Die bisher durchgefiihrten Betrachtungen iiber die Eigenschaf-
ten der Sterne beschrankten sich auf Objekte, deren Zustands-
groBen tber lange Zeitriume hinweg unverénderlich sind. Ein
nicht unerheblicher Anteil an der Gesamtzahl der Sterne
dndert jedoch seine Zustandsgr6B8en innerhalb von Monaten, in
Extremfillen sogar in Minuten. Diese als verinderliche Sterne
oder kurz als Veranderliche bezeichneten Objekte sind bei den
Beobachtungen priméir dadurch zu erkennen, daf ihre Hellig-
keiten zeitlichen Schwankungen unterworfen sind. Aus den zu
verschiedenen Zeiten beobachteten Helligkeiten kann man so-
genannte Lichtkurven ableiten, aus deren Aussehen sich
Riickschliisse auf die Ursachen des Lichtwechsels und aller
damit in Verbindung stehenden Erscheinungen ziehen lassen.
Auf diese Weise ist es zum Beispiel moglich, die Bedeckungs-
verdnderlichen, d. h. Doppelsterne, bei denen die Ebene der
Bahnbewegung beider Komponenten um den gemeinsamen
Schwerpunkt zufillig in unserer Blickrichtung liegt und die
sich deshalb regelmiBig gegenseitig bedecken, relativ einfach
von den physisch verdnderlichen Sternen zu trennen.

Bei den physischen Veranderlichen liegen tatsiachlich Schwan-
kungen solcher ZustandsgroBen wie Leuchtkraft, Temperatur,
Radius, Rotationsgeschwindigkeit, Spektrum oder Magnet-
feld vor. Die auftretenden Verinderungen sind in ihrem
Charakter sehr mannigfaltig und beruhen sicherlich auf ver-
schiedenen physikalischen Ursachen.

Abgesehen von einigen Ausnahmen ist die Variation der Zu-
standsgroBen veranderlicher Sterne nicht so groB8, daf sich
dadurch der innere Aufbau dieser Sterne in fortschreitendem
MaBe veriandern wiirde. .

Die mathematische Durchrechnung von Sternmodellen mit
zeitlich verdnderlichen Zustandsgrofen steckt infolge des
hoheren Schwierigkeitsgrades noch in den Anfingen. Man hat
zu bedenken, dafl an die ohnehin schon recht komplizierten
Gleichungen des inneren Aufbaus normaler Sterne zusétzliche
mathematische Ausdriicke anzufiigen sind, welche die zeitliche
Variation der ZustandsgroBen beschreiben.
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Die veranderlichen Sterne werden entsprechend dem Charak-
ter ihres Lichtwechsels in verschiedene Kategorien eingeordnet.
Die Typenbezeichnung der Veranderlichen leitet sich meistens
von dem Namen des Sterns ab, der fiir die betreffende Gruppe
als charakteristisch angesehen wird. Daneben besitzt jeder
Veranderliche, iiber dessen Lichtwechsel gesicherte Kenntnisse
vorliegen, einen eigenen Namen. Er setzt sich gewohnlich aus
einer Buchstabenkombination oder einer Zahl und dem Namen
des Sternbildes zusammen, in dem sich der verinderliche
Stern befindet.

Ungefiahr 959, der physischen Verianderlichen befinden sich im
Hertzsprung-Russell-Diagramm in bestimmten Gebieten des
Riesen- und Uberriesenastes. Bis auf einen geringen Anteil
gehoren diese Objekte aller Wahrscheinlichkeit nach zu den
Pulsationsverdnderlichen. Unter diesem Begriff werden die
Sterne zusammengefaft, die mehr oder weniger periodisch
ihren Radius, aber auch ihre Temperatur und Leuchtkraft
andern. Zu dieser groBen Gruppe gehoren die W Virginis-,Delta-
Cephei-, RR-Lyrae-, Mira-Sterne, einige andere Untertypen
und die halbperiodischen Verinderlichen. Insbesondere die
Delta-Cephei- und die RR-Lyrae-Sterne zeichnen sich im all-
gemeinen durch eine groBe RegelmaBigkeit ihrer Lichtwechsel
aus. Auflerdem wurde an den Verdnderlichen beider Typen
eine wichtige Eigenschaft entdeckt: Zwischen der Perioden-
linge und ihrer absoluten Helligkeit bestehen gesetzmiBige
Zusammenhinge. Sie besagen, daB mit zunehmender Periode
auch die absolute Helligkeit der Sterne grofer wird. Mit Hilfe
dieser fundamentalen Beziehung werden Entfernungsbestim-
mungen sehr weit entfernter Objekte auch dort méglich, wo
die trigonometrische Methode versagt. Zur Erzielung genauer
Ergebnisse ist es jedoch erforderlich, die Perioden-Hellig-
keits-Beziehungen der W Virginis-, Delta-Cephei- und RR-
Lyrae-Sterne sorgfiltig zu eichen.

Neben den periodischen Veranderlichen gibt es auch Gruppen
von Riesensternen mit einem voéllig irreguléren Lichtwechsel.
Von den iibrigen physischen Verdnderlichen sind die Mehrzahl
Zwergsterne mit Spektren spiter als F. Thr Lichtwechsel ist
durch mehr oder weniger unregelmifig wiederkehrende
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Helligkeitsanstiege und Lichteinbriiche gekennzeichnet. Aller-
dings gibt es auch hier feine Unterschiede in der Art des Licht-
wechsels, die zur Aufteilung der Hauptreihensterne in Unter-
typen fihrten.

Die zu den jungen Hauptreihenverinderlichen gehorenden
Sterne vom Typ T Tauri und RW Aurigae scheinen dazu zu
neigen, Gruppen zu bilden, die sich bevorzugt in Ansammlun-
gen von interstellarer Materie aufhalten.

Als wichtigstes Ergebnis der vorangegangenen Betrachtungen
darf man die Tatsache ansehen, dafl sich bestimmte Gruppen
physischer Veranderlicher in unterschiedlichen und zum Teil
recht scharf begrenzten Bereichen des Hertzsprung-Russell-
Diagramms (siehe Abb.9) aufhalten. Offensichtlich verkor-
pern die verschiedenen Verinderlichentypen ganz unterschied-
liche Entwicklungsphasen der Sterne. Wahrend der Licht-
wechsel der T-Tauri-Sterne gewissermafen als ,,Kinderkrank-
heit** der Sterne angesehen werden kann, laBt sich der Pulsa-
tionslichtwechsel als eine Art ,,Alterserscheinung‘‘ der Sterne
interpretieren.

Sternsystem

Die Untersuchung der rdumlichen Verteilung der Sterne und
ihrer Bewegungsverhéiltnisse gehért zu den Forschungsauf-
gaben der Stellarstatistik. Als deren Begriinder ist W. Herschel
anzusehen, der vor mehr als 150 Jahren systematische Stern-
zdhlungen in ausgewihlten Himmelsfeldern durchfiihrte. Die
von ihm vorgenommene Beschrankung auf einige Eichfelder
entsprang der Notwendigkeit, die enorme Beobachtungs- und
Reduktionsarbeit iiberhaupt bewiltigen zu koénnen.

Aus beobachtungstechnischen Griinden erfate Herschel nur
einen kleinen, die Sonne umgebenden Teil der riesigen Stern-
ansammlung, die wir als MilchstraBensystem, Galaxis oder
Sternsystem bezeichnen. Herschel stellte fest, daB die Stern-
verteilung in dem von ihm iiberblickten Teil raumlich begrenzt
war und daB sie eine starke Abplattung aufwies. Eine dhnliche
grofraumige Anordnung der Sterne wurde spiter fir das
gesamte Milchstraflensystem festgestellt.
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Das auch mit bloBem Auge auffillige Band der MilchstraBe
markiert die Richtungen, in denen wir in der Ebene der diin-
nen Scheibe entlangblicken. Verstindlicherweise hiufen sich
dort lings der Sichtlinien die Sterne und verschmelzen in ihrer
Gesamtheit zu einem diffus leuchtenden Ganzen.

Die tatsichlichen raumlichen Dimensionen des MilchstraBen-
systems gelang es erst viel spater abzuleiten, als der EinfluB8 der
interstellaren Absorption beriicksichtigt wurde und verfeinerte
stellarstatistische Untersuchungsmethoden zur Verfiigung
standen. ¢

Die Erforschung unserer Galaxis ist keine einfache Aufgabe,
da die Sonne in ihr keine besondere raumliche Stellung ein-
nimmt, von der aus eine ungehinderte Ubersicht iiber das
ganze System moglich wire. Daher befinden wir uns etwa in der
Lage eines Spaziergéingers, der sich in einem ihm unbekannten
Wald befindet und dessen Ausdehnung, Bewachsungsdichte
sowie die Verteilung der Baumarten studieren soll, wobei ihm
noch teilweise der Ausblick durch Unterholz versperrt ist.
Bei den stellarstatistischen Untersuchungen ging es nicht
allein darum, die raumliche Verteilung und die Bewegung der
Sterne im MilchstraBensystem zu kliren, sondern dariiber
hinaus das gleiche fir alle anderen Objekte zu tun. Als ein
wichtiges Problem erwics sich in diesem Zusammenhang die
Frage, ob die auBlerhalb der MilchstraBe befindlichen Spiral-
nebel, die man in groBer Anzahl beobachten kann, tatsachlich
Nebel sind, die zu unserem Sternsystem gehoren oder nicht.
Schon Th. Wright (1750) und I. Kant (1755) duBlerten die Ver-
mutung, daB die Spiralnebel weitentfernte Sternsysteme
seien, so weit entfernt, daB man bei der Beobachtung die
einzelnen Sterne nicht mehr zu trennen vermag. Die Bestati-
gung dieser Behauptung wurde durch Beobachtungen im
Jahre 1923 erbracht, als es mit dem 2,5-m-Spiegel des Mount-
Wilson-Observatoriums gelang, einzelne Veranderliche in ver-
schiedenen benachbarten Spiral,,nebeln‘‘ nachzuweisen. Die
Veranderlichen gehoren zum Teil dem Delta-Cephei-Typ an,
so daB die Moglichkeit gegeben war, ihre Entfernung zu be-
stimmen. Die ermittelten Entfernungen waren sogroB, daB kein
Zweifel an der extragalaktischen Natur der Spiralnebel blieb.
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In der Folgezeit wurden in einer Reihe weiterer Sternsysteme
auch alle Objekte hoher Leuchtkraft entdeckt, wie sie im
MilchstraBensystem vorkommen.

Die Erkenntnis, daBl die Spiralnebel weitentfernte Stern-
systeme sind, wirkte sich sehr befruchtend auf die Erforschung
unserer Galaxis aus. Das Studium der an den Sternsystemen
auftretenden typischen Strukturmerkmale regte dazu an,
gezielt nach entsprechenden Eigenschaften im MilchstraBen-
‘system zu suchen.

Die Sternsysteme werden ihrer Form nach in drei Gruppen ein-
geteilt: in elliptische, spiralformige und unregelmifige Sy-
steme. Am seltensten sind die irreguldren Systeme, die nur aus
cinzelnen Sternwolken bestehen. Relativ hdufig kommen da-
gegen die elliptischen Systeme vor, die sehr regelmaBig auf-
gebaut sind und deren Sterndichte zum Zentrum hin stark zu-
nimmt. Die spiralférmigen Systeme bestehen aus einem zen-
tralen Kern, um den sich in einer flachen Scheibe einige Spiral-
arme winden. Diese Arme sind jedoch nicht immer deutlich zu
erkennen und konnen gelegentlich auch in einzelne Stern-
wolken aufgelost sein.

Eine Entscheidung dariiber, welchem Grundtyp unser Stern-
system angehort, ist durch einen gedanklichen Vergleich mog-
lich. Man hat sich zu diesem Zweck in die Lage eines Beob-
achters zu versetzen, der sich im Innern der erwihnten Arten
von Sternsystemen befindet, und miiite sich vorstellen, wel-
cher Anblick des Himmels sich ihm jeweils bieten wird. Als
Ergebnis dieses Gedankenexperiments kann man feststellen,
daB unsere Galaxis ein spiralférmiges Sternsystem sein muB,
da die bei uns beobachtbare Sternverteilung am Himmel nur
durch einen derartigen Grundtyp verstindlich wird. Durch
diesen Hinweis wird der Stellarstatistik eine konkrete For-
schungsrichtung gegeben. Zu ihren Hauptaufgaben gehort
unter anderem die Suche nach dem galaktischen Kern und die
Identifikation von Spiralarmen mit Hilfe geeigneter Spiral-
armindikatoren.

Bei seinen Untersuchungen am Andromeda,,nebel’ fand
W. Baade, daf} zwischen den Sternen im Kerngebiet und den
Sternen in den Spiralarmen offensichtlich ein grundlegender
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astrophysikalischer Unterschied besteht. Wahrend die Spiral-
armstruktur entscheidend durch die absolut hellen Sterne
frithen Spektraltyps gepragt wird, die haufig in jungen offenen
Sternhaufen vorkommen, enthilt das kernnahe Gebiet vor-
wiegend Risensterne verschiedener Spektraltypen. Auf Grund
dieser Tatsache teilte Baade 1944 die Sterne schematisch in
zwei Gruppen ein, die er Stern,,bevélkerungen“ oder Popula-
tionen nannte. Der Population I gehéren beispielsweise die
jungen O- und B-Sterne und die Mitglieder der jungen offenen
Sternhaufen an, die das Bild von der Spiralstruktur wesentlich
bestimmen. Zur Population II rechnete er die Riesensterne und
Unterzwerge, die in den zentralen Gebieten der Galaxis auf-
treten. Allerdings findet man diese Objekte auch auBerhalb
dieses Bercichs, zum Beispiel in den Kugelsternhaufen (siehe
Foto). Sie verteilen sich in einem grofien kugelsymmetrischen
Raum um das Zentrum des Sternsystems.

Die von Baade getroffene Grobeinteilung der Sterne in zwei
Populationen bringt tieferliegende physikalische Unterschiede
der Sterne zum Ausdruck. Bereits die Darstellung der beiden
Populationen im Hertzsprung-Russell-Diagramm (siehe
Abb. 9) 148t merkliche Abweichungen erkennen. So befinden
sich die Hauptreihensterne der Population II, die Unterzwerge
unter der Hauptreihe der Population-I-Sterne. Auch die
Riesensterne beider Sternbevolkerungen liegen in verschiedenen
Gebieten des Diagrammes. Der Riesenast der Population-
II-Sterne gabelt sich etwa beim Spektraltyp GO in einen
horizontalen und einen weiter abfallenden Teil, der in die
Hauptreihe einmiindet. Die erwidhnten Abweichungen sind
durch die unterschiedliche chemische Zusammensetzung und
das verschiedene Alter der Sterne beider Populationen be-
dingt. Bei den Sternen der Population I ist der Anteil der
Elemente, die schwerer als Helium sind, groBer als bei den
Sternen der Population II.

Die urspriingliche Einteilung der Sterne in zwei Populationen
wurde inzwischen durch ein verfeinertes Schema ersetzt. Es
umfaft insgesamt fiinf Populationen, welche die von Baade
aufgestellten Populationen enthalten. In Tabelle 4 sind die
neugeschaffenen Populationen mit einigen ihrer typischen Ver-
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Abb. 9. Schematisches Hertzsprung- Russell-Diagramm fiir die von
Baade urspringlich getroffene Einteilung in die beiden Popula-
tionen I und I1. Die Lage einiger Typen von physischen Verander-
lichen ist ebenfalls mit angegeben.

treter zusammengestellt. Sie stellen in der angegebenen
Reihenfolge eine Alterssequenz dar, bei der von der Halopopu-
lation zur extremen Population I das Alter der Objekte immer
geringer wird.

In ihrer rdumlichen Anordnung unterscheiden sich die Ver-
treter der einzelnen Populationen gleichfalls. Die Konzentra-
tion zur galaktischen Ebene ist bei den jingsten Objekten am
stiarksten und wird beim Ubergang zu den alteren Populatio-
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nen immer schwicher. Auch in den Bewegungsverhiltnissen
bestehen betrachtliche Unterschiede zwischen den einzelnen
Populationen. Wiahrend sich die jiingeren Objekte vorwiegend
in der MilchstraBenebene bewegen, besitzen die Vertreter der
alteren Populationen im Mittel groBere Bewegungskomponen-
ten senkrecht zur galaktischen Ebene.

Das bisher gesammelte Beobachtungsmaterial bestitigte die
geduBerte Vermutung, daB unsere Galaxis ein Spiralsystem
ist. Es gelang namlich, in der Sonnenumgebung einige Spiral-
armteile nachzuweisen.

Der groBte Durchmesser der Milchstrafe betragt ungefihr
3,0 - 10 pe, die mittlere Dicke der galaktischen Scheibe am Ort
der Sonne dagegen nur 5 - 102 pe. Unser Sternsystem stellt somit
eine sehr flache Scheibe dar. Die Sonne befindet sich in einem
Abstand vonrund 1 - 104 pc vom Zentrum der Galaxis und Liegt
offensichtlich an der Innen, kante‘‘ eines Spiralarmes. Zwischen
der Sonne und dem galaktischen Zentrum wurde ein zweiter Arm
gefunden. Ein dritter Spiralarmteil liegt weiter drauflen, unge-
fahr in der Gegend des Antizentrums. Das Zentralgebiet der
Galaxis hat eine Ausdehnung von etwa 3 - 103 pc. Es befindet
sich — von uns aus gesehen — im Sternbild Schiitze, ist aber
hinter einer groferen Ansammlung absorbierender Materie ver-
borgen. Daher ist die Beobachtung des Zentralgebiets im
sichtbaren Spektralbereich nicht moglich. Der Kern und das
Zentralgebiet wurden jedoch durch Infrarotaufnahmen und
Radiobeobachtungen nachgewiesen. Die empfangene Infra-
rotstrahlung des Kerns kommt aus einem Gebiet von nur etwa
10 pc Ausdehnung, das richtungsmaBig mit der starken Radio-
quelle Sagittarius A zusammenfallt. Nach vorsichtigen Ab-
schatzungen deutet die Intensitét der beobachteten Infrarot-
strahlung darauf hin, daB in dem relativ kleinen Raumbereich
eine Masse von ungefahr 3 - 107 Sonnenmassen konzentriert ist.
Im zentralen Teil des Kerns ist innerhalb einer Kugel von
1,5 pc Durchmesser die Materiedichte etwa 107 mal grofer als
die in der Sonnenumgebung. Ahnliche physikalische Verhalt-
nisse diirften im Kern des Andromedanebels vorliegen.

Das MilchstraBensystem ist von einer sphirischen Kompo-
nente, dem Halo, umgeben, dessen Ausdehnung ungefihr
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5-10% pc betragt. Der Halo wird von den Objekten, die zur
Halopopulation gehoéren, bevolkert; aber auch Wasserstoft-
wolken wurden dort nachgewiesen. Im Halo ist die Sterndichte
wesentlich geringer als in der galaktischen Scheibe.

Die Sterne und das interstellare Medium fiihren eine systema-
tische Bewegung um das Zentrum des MilchstraBensystems
aus, der im allgemeinen noch geringe individuelle Geschwindig-
keitsanteile iiberlagert sind. Fiir die Sonne betrigt die Um-
laufgeschwindigkeit etwa 250 km/s und die Dauer eines Um-
laufes um das Zentrum der Galaxis etwa 2,5 - 108 Jahre.

Das Alter des MilchstraBensystems wird auf 1,5-1010 Jahre
geschitzt. Insgesamt vereinigt unsere Galaxis eine Masse von
ungefdhr 1,3 - 101 Sonnenmassen in sich.

Unm sich ein anschauliches Bild von der rdumlichen Sterndichte
etwa in der Sonnenumgebung zu machen, kann man sich die
Sterne einmal als Kugeln von 1 mm Durchmesser vorstellen.
Verkleinert man ihre gegenseitigen Entfernungen im gleichen
Mafstab, dann wiirden sie in diesem Modell einen mittleren
Abstand von 100 km haben. Im Kerngebiet der Galaxis ist die
Sterndichte jedoch viel grofer.

In den Spiralarmen konzentrieren sich nicht nur die jungen
Sternhaufen und Einzelsterne, sondern auch die interstellare
Materie und alle anderen Objekte, die zur extremen Popula-
tion I gehoren. Aus den abgeleiteten Raumgeschwindigkeiten
der jungen Sterne und ihrem ermittelten Maximalalter darf
man schlieBen, daB sie sich noch nicht allzu weit von den Orten
entfernen konnten, an denen sie entstanden. Offenkundig
markieren sie die Orte in der Galaxis, in denen sich noch vor
kosmisch kurzen Zeitrdumen neue Sterne bildeten.

Es ist anzunehmen, daB auch gegenwirtig an bestimmten
Stellen in den Spiralarmen noch giinstige Bedingungen fiir
Sternneubildungen bestehen.

Der Raum zwischen den Spiralarmen ist vorwiegend mit
Sternen der Scheibenpopulation erfiillt, die sich ziemlich
gleichmaBig in der galaktischen Ebene verteilen. Selbstver-
stindlich sind diese Objekte auch in den Spiralarmgebieten
anzutreffen. In der Sonnenumgebung liegt daher ein Gemisch
von Sternen vor, die zu unterschiedlichen Populationen ge-
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horen. Selbst Sterne der Halopopulation wurden in unserer
Nachbarschaft gefunden. Sie sind infolge exzentrischer Bah-
nen um das galaktische Zentrum in die Nihe der Sonne ge-
langt.
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Entwicklung der Sterne

Kurzer historischer Uberblick

Es erscheint uns zunéachst als schwer verstdndlich, wieso ge-
rade derartig wichtige Fragen wie die nach der Natur der
Sterne und ihrer Entwicklung erst im vorigen Jahrhundert in
die wissenschaftliche Untersuchung einbezogen wurden. Man
muB bedenken, daB sich die Astronomie — abgesehen von dem
damals noch relativ geringen physikalischen Grundwissen —
seit ihren Anfangen vorwiegend mit Problemen der Positions-
und Zeitbestimmung beschaftigt hat, zu denen erst spater die
Himmelsmechanik trat. Darum ist es auch nicht verwunder-
lich, daBl man in den Sternen zunichst nur leuchtende Massen-
punkte sah, fiir die es galt, ,,Regeln fur die Bewegung jedes
Gestirns zu finden, aus welcher sein Ort fiir jede beliebige
Zeit‘ (F. W. Bessel) bestimmt werden konnte. Die physikali-
schen Eigenschaften der Sterne seien ,,zwar der Aufmerksam-
keit nicht unwert (F. W. Bessel), aber nicht die eigentliche
Aufgabe der Astronomie. Es war daher ein grofer Fortschritt,
als im vergangenen Jahrhundert in steigendem MaBe die
physikalischen Eigenschaften der Sterne erforscht wurden.
Unter anderem versuchte man auch, eine Antwort auf die
Frage nach der Entstehung und Entwicklung der Sterne zu
bekommen. Im Laufe der Zeit stellte sich heraus, dafl die
Energiequellen der Sterne ebenso aufmerksam untersucht
werden miilten.

An den Anfang unserer Betrachtungen iiber die Sternentwick-
lung sollen einige dltere Vorstellungen iiber die in den Sternen
wirksamen Energiefreisetzungsprozesse gestellt werden. Gerade
sie geben einen guten Einblick in den jeweiligen Stand der
Kenntnisse auf physikalischem Gebiet wahrend eines bestimm-
ten Zeitraumes.
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Auf der Grundlage des von ihm gefundenen Gesetzes von der
Erhaltung der Energie versuchte J. R. Mayer (1846) den Aus-
gleich des Energieverlustes der Sonne infolge der stindigen
Abstrahlung mit einstiirzender meteoritischer Materie zu erkla-
ren. Dabei sollte sich seiner Meinung nach die kinetische Ener-
gie der einfallenden Teilchen in Warme umwandeln. Gegen
diese Hypothese ist unter anderem einzuwenden, da zur Auf-
rechterhaltung der enormen Sonnenleuchtkraft fortwihrend
betrachtliche Mengen meteoritischer Materie in die Sonne
stirzen miilten. Der daraus resultierende Massenzuwachs
wirrde mit der Zeit eine nachweisbare Verdnderung der Bah-
nen aller dem Sonnensystem angehoérenden Himmelskorper
bewirken. Derartige Bahnverianderungen wurden jedoch nicht
festgestellt. Abgesehen davon ergidbe sich ein Alter fir die
Sonne, das etwa tausendmal kleiner ist als das aus geologischen
Untersuchungen ermittelte Erdalter. Wegen der genannten
Widerspriiche hatte die Hypothese von Mayer bald ihre Be-
deutung verloren.

H. von Helmholtz (1854) und Lord Kelvin (1861) sahen als
mogliche Energiequelle der Sonne deren Graviationsenergie
an. Durch sténdige Kontraktion sollte sich die Gravitations-
energie in Wiarmeenergie und Strahlungsenergie umwandeln.
Das fiihre einerseits zu einer Temperaturerh6hung im Sonnen-
innern, andererseits zu einer Nachlieferung der ausgestrahlten
Energie. Die Zeit, in der dieser Vorgang bei der Sonne tat-
séchlich abliduft, betragt aber nur 4,4 - 107 Jahre. Auch dieser
Wert ist noch viel kleiner als das abgeleitete Alter der Erd-
kruste. Daraus geht ebenfalls hervor, daB zur Deutung des
hohen Alters der Sonne und der anderen Sterne die Umwand-
lung mechanischer Energie in Wirme als alleinige Energie-
quelle nicht in Frage kommen kann. Nach den vor allem von
N. Lockyer entwickelten Vorstellungen sind die Sterne zu-
nichst recht ausgedehnte Gaswolken geringer Dichte, die
langsam kontrahieren. Dabei wird potentielle Energie in
Wirme umgewandelt, so dal die Temperatur im Innern der
Wolken stindig ansteigt. Einen Teil ihrer Energie strahlen
diese ,,Ursonnen® ab. Entsprechend der zunichst geringen
Temperatur erfolgt die Emission vorwiegend im infraroten,

i’
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spiter im roten Spektralbereich. In diesem Stadium der
Entwicklung kdme dem Stern auf Grund seiner Zustands-
groBen ein Platz im Uberriesen- bzw. Riesengebiet des Hertz-
sprung-Russell-Diagramms zu. Im weiteren Verlauf der Kon-
traktion erh6ht sich die Temperatur des Sternes, und er bewegt
sich vom Riesenast weg auf die Hauptreihe zu, deren oberes
Ende er schlieBlich erreicht. Die nachfolgende langsame Ab-
kithlung des Sternes infolge der Ausstrahlung soll dann lings
der Hauptreihe erfolgen, so daB am Ende der Entwicklung der
Stern als roter Zwergstern erlischt.

Die Lockyersche Hypothese gilt jedoch heute als widerlegt,
weil bei ihr die gleichen Einwinde gelten, die schon gegen die
Vorstellungen von Helmholtz und Kelvin erhoben wurden. Die
Kontraktionszeiten sind zu kurz. Bei der Sonne liegt das Kon-
traktionsalter, das man theoretisch berechnen kann, weit unter
dem aus geologischen Untersuchungen bestimmten Alter der
Erdkruste.

Als eine indirekte Hilfe bei der Suche nach der tatsichlichen
Natur der Energiequellen der Sterne erwies sich die 1896 ent-
deckte natiirliche Radioaktivitdt. Wie damalige Abschéitzun-
gen ergaben, konnte die Sonne ihre abgestrahlte Energie aus
der beim spontanen Zerfall des Radiums freigesetzten Energie
decken, wenn der Anteil des Radiums ungefihr den millionsten
Teil ihrer Gesamtmasse betragen wiirde. Allerdings ist damit
eine andere und entscheidende Schwierigkeit nicht beseitigt,
die darin besteht, daf3 die Halbwertszeit des Radiums nur 1560
Jahre betrigt. Danach hitte die Sonne schon nach einigen
tausend Jahren nur noch einen Bruchteil ihrer urspriinglichen
Leuchtkraft. Zur Aufrechterhaltung dieser Hypothese sah man
sich daher gezwungen, Prozesse in Betracht zu ziehen, bei
denen Radium in geniigender Menge nachgeliefert wird. Diese
Uberlegungen fiihrten jedoch alle zu recht unwahrscheinlichen
Anfangsbedingungen, die in der Natur kaum verwirklicht sein
diirften.

Obgleich die zuletzt erwihnte Hypothese schon bald nach
ihrer Ausarbeitung an Bedeutung verlor, lenkte sie doch die
Aufmerksamkeit der Physiker auf den atomaren Bereich, um
dort nach bestehenden Moglichkeiten der Energiefreisetzung
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zu suchen. Bereits 1929 wiesen R. d° E. Aktinson und F. G.
Houtermans darauf hin, daB unter den im Sterninnern herr-
schenden Temperaturen durchaus Kernprozesse ablaufen
konnen. Im Jahre 1938 gaben H. Bethe und C. F. von Weiz-
sicker eine Folge von Kernreaktionen an, bei denen Energie
freigesetzt wird. Diese Reaktionskette wurde spéiter unter der
Bezeichnung Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus bekannt.

Es gilt heute als erwiesen, daB3 die Gesamtheit der Kernpro-
zesse die Hauptenergiequelle der Sterne ist, die wahrend der
zeitlich am lingsten dauernden Phasen der Sternentwicklung
wirksam ist. In den relativ kurzen Zwischenphasen kann je-
doch die bei der Kontraktion der Sterne freigesetzte poten-
tielle Energie zur ausgestrahlten Energie beitragen.

Die in letzter Zeit bei der Erforschung der Sternentwicklung
erreichten Fortschritte haben unsere Kenntnisse bedeutend
erweitert. Trotzdem ist unser Wissen iiber bestimmte Ent-
wicklungsphasen noch sehr liickenhaft. Beispielsweise besteht
iiber die bei der Sternbildung wirksamen Vorgiange noch keine
restlose Klarheit. Selbstverstindlich gibt es eine Anzahl be-
griindeter Hypothesen, fiir die jeweils einige Argumente
sprechen. An eine Entscheidung dariiber, welche Prozesse in
der Natur verwirklicht sind, kann aber gegenwartig noch nicht
gedacht werden. Man darf hierbei nicht iibersehen, daB es
nicht allein darum geht, die Richtigkeit dieser oder jener
Hypothesen zu beweisen oder sie zu widerlegen. Es muB auch
die Frage geklart werden, ob in verschiedenen Entwicklungs-
phasen der Galaxis eventuell unterschiedliche Entstehungs-
moglichkeiten der Sterne dominiert haben.

Unter diesem Gesichtspunkt werden im folgenden alle wichtig
erscheinenden Hypothesen erwidhnt. Damit wird zugleich der
Rahmen abgesteckt, in dem sich die moderne Forschung auf
diesem Gebiet bewegt. Alle Wertungen iiber den Wahrheits-
gehalt der verschiedenen Theorien entspringen dabei unserem
heutigen Erkenntnisstand. Neue Forschungsergebnisse konn-
ten in den néchsten Jahren durchaus zur Veranderung der
Wertung fiihren.
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Bildung der Sterne

Uber die Entstehung der Sterne gibt es gegenwiirtig zwei vollig
entgegengesetzte Vorstellungen. Nach der einen Auffassung
bildeten sich die Sterne durch Kondensation feinst verteilter
Materie, nach der anderen gingen die Sterne aus Ansammlun-
gen extrem dicht gepackter Materie hervor, die sich allméhlich
im Raum verstreuten. Mit beiden Konzeptionen lassen sich
jeweils einige Beobachtungsdaten in Einklang bringen. Aus
dieser teilweisen Ubereinstimmung kann gegenwirtig noch
keine eindeutige Entscheidung fiir oder gegen die eine oder
andere der beiden kontraren Hypothesen fallen.

Die Vorstellung von der Bildung der Sterne aus Materie gerin-
ger Dichte stiitzt sich vor allem darauf, daB sich die jingsten
Sterne fast immer in dichteren Wolken interstellarer Materie
befinden, zumindest aber in ihrev Nachbarschaft auftreten. Es
ist daher nicht unbegriindet, die interstellare Materie als das
ibriggebliebene ,,Baumaterial”“ der gerade entstandenen
Sterngeneration anzusehen. Aus ihm konnte spater unter ge-
eigneten Bedingungen eine neue Sterngeneration hervorgehen.
Entscheidend ist in diesem Zusammenhang die Beantwortung
der Frage, ob es einen physikalischen Prozel gibt, der die
,,Kondensation‘‘ von lokalen Wolken interstellarer Materie
mit einer Dichte von ungefihr 10-2¢ g/cm3 zu dem in den
Sternen festgestellten Wert ermoglicht. Es hat den Anschein,
als ob dieser EntstehungsprozeB mehr die jiingeren Sterne in
der Galaxis betrifft. Wie wir wissen, gibt es aber sehr viele
Sterne, die tausendmal alter sind als die jiingsten Objekte.
Vielleicht gab es fiir die alten Sterne im Milchstraensystem
andere Entstehungsbedingungen. Es erscheint daher interes-
sant, danach zu fragen, ob auch fiir die erste und &dlteste Stern-
generation in unserer Galaxis die Moglichkeit fiir ihre Bildung
aus einem Zustand geringer Dichte gegeben war. Die Losung
dieses Problems lduft auf die Frage hinaus, ob aus einer masse-
reichen, ausgedehnten Gaswolke sehr geringer Dichte Sterne
entstehen konnen. Fir diese Untersuchung wird vorausgesetzt,
daB der Gasnebel vorwiegend aus Wasserstoff besteht und sich
in innerer Bewegung befindet. Zunichst muBl die Mindestmasse
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eines solchen Nebels abgeschitzt werden, die erforderlich ist,
damit er sich unter der Einwirkung der eigenen Gravitation
zusammenzieht. Allgemein 148t sich feststellen, daB die hierzu
erforderliche Masse um so grofler sein muB, je geringer die
Dichte des Nebels und um so hoher die in ihm herrschende
Temperatur ist.

F. Hoyle fithrte eine derartige Betrachtung tiber das Verhalten
eines Wasserstoffnebels durch, firr den eine Anfangsdichte von
10-27 g/ecm? vorausgesetzt wurde. Es zeigte sich, dafl die im
Nebel eventuell vorhandene kinetische Energie zum Teil fur
die Tonisation des urspriinglich neutralen Wasserstoffs ver-
braucht wird. Die Wasserstoffwolke hcizt sich dadurch all-
maéhlich zu einer Temperatur von 1,5-104 °K auf. Eine Kon-
traktion der Wolke setzt jedoch nur dann ein, wenn die ther-
mische Bewegung der Atome nicht ausreicht, die Gravitations-
wirkung des gesamten Nebels zu tiberwinden. Unter der zu-
sitzlichen vereinfachenden Voraussetzung, daBl Magnetfelder
keine Rolle spielen, konnte Hoyle die fiir eine Kontraktion not-
wendige Mindestmasse des Nebels abschitzen. Sie betrigt
etwa 1,4 -101° Sonnenmassen ; das sind ungefihr 109, der Ge-
samtmasse unseres Milchstraflensystems.

Falls der Wasserstoff in der Wolke zum groten Teil ionisiert
ist, wird die bei der Kontraktion freigesetzte potentielle Ener-
gie in Form von Strahlung abgegeben. Deshalb erfolgt die
Kontraktion des Nebels isotherm bei der schon angegebenen
Temperatur von 1,5-104°K. Die Dichte der Materie erhoht
sich dabei fortwihrend. SchlieBlich erreicht die Dichte einen
kritischen Grenzwert, bei dem, unter der herrschenden Tempe-
ratur, Teilmengen von der die Wolke bildenden Materie gravi-
tationsinstabil werden und zu kontrahieren beginnen. Daher
zerfallt der Nebel in einem gewissen Stadium in kleinere Teile,
in denen der Kontraktionsvorgang weiter abliuft. Auch in
diesen Gebieten kommt schlieBlich die isotherme Kontraktion
an einem bestimmten Zeitpunkt zum Stillstand, geht aber
nach einer erncuten Teilung in noch kleinere Bereich weiter.
Der Wechsel von isothermer Kontraktion und nachfolgender
Teilung endet erst, wenn in den Untergebieten die Materie-
dichte so groB geworden ist, dafl die Strahlung aus den inneren
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Teilen der kleinen Wolken nicht mehr ungehindert in den
Weltraum gelangen kann. In diesem Stadium ist der Opazi-
tatskoeffizient so angestiegen, daB die bei der Kontraktion
freiwerdende Energie zu einem betrichtlichen Teil zur Auf-
heizung der Materie beitriagt.

Die Masse der kleinsten Untergebiete liegt in der GroBenord-
nung von einer Sonnenmasse. Die Dichte im Zentrum dieser
Materieansammlungen betragt nun ungefahr 5.10-° g/cm3,
wiahrend ihre Radien etwa das Tausendfache der Sternradien be-
tragen. Die angegebenen Zahlenwerte zeigen, daf} diese ,,Proto-
sterne‘ noch weit vom stabilen Zustand eines Hauptreihen-
sterns entfernt sind.

Wie bereits erwahnt wurde, bestehen in den kiihleren AuBien-
gebieten der die Protosterne umgebenden Nebelhiillen giinstige
Bedingungen fir die Kondensation und das weitere Wachstum
von Staubteilchen. Der entstehende Stern ist in diesem Ent-
wicklungsstadium von einer dichten Hiille aus Gas und Staub-
teilchen umgeben. Diese Partikel absorbieren die vom Stern
kommende Strahlung und emittieren sie anschliefend im in-
fraroten Spektralbereich. Moglicherweise stellt ein gewisser
Prozentsatz der entdeckten Infrarotsterne solche extrem
jungen Sterne dar. Spéter, in einem sehr fortgeschrittenen
Stadium der Kontraktion ist die ultraviolette Strahlung und
Korpuskularstrahlung der jungen Sterne sehr intensiv, so daf
durch den Strahlungs- und Korpuskeldruck der zirkumstellare
Staub z.T.in den interstellaren Raum ,,geblasen‘ werdenkann.,
Dadurch und durch das Anwachsen der kleinen Teilchen zu
groBeren Brocken setzt ein ,,Aufklaren‘‘ der dichten Hiille ein ;
der Stern wirft gewissermafen den ihn umgebenden Kokon
ab. Wie entsprechende Beobachtungen nahelegen, scheinen
einige sehr junge Sterne Reste ihrer ehemals dichten Staub-
hiille noch zu besitzen.

Auch im interstellaren Raum kann der Strahlungsdruck vor
allem der heiBen Sterne hoher Leuchtkraft auf die Staub-
teilchen einen Einfluf} ausiiben. Befinden sich in der Nachbar-
schaft solcher heiflen Sterne interstellare Gas- und Staubwolken,
so konnen unter Umsténden durch den von ihnen verursach-
ten Strahlungsdruck zu bestimmten Gebieten der urspriing-
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lichen Wolke iiberdurchschnittlich viele Staubteilchen hin-
»geblasen werden, die dort eine bestimmte Zeit verweilen.
Von der Staubansammlung geht auch eine geringfiigige Gravi-
tationswirkung aus, derzufolge die in der Nahe befindlichen
Teilchen angezogen werden konnen und sich eventuell der
Wolke anschlieBen. Natiirlich ist in ihr auch interstellares
Gas enthalten. Falls die Wolke gravitationsinstabil wird, be-
ginnt sie zu kontrahieren. Allerdings kommt dieser Vorgang
zum Stillstand, wenn der dabei stindig steigende Gasdruck
einen vergleichbaren Wert gegeniiber der Gravitationskraft
und dem Strahlungsdruck angenommen hat. Es wird vermutet,
daB in dieser Entwicklungsphase die Wolke in kleinere Be-
standteile zerfallt, in denen sich die Kontraktion fortsetzt.
Dieser Vorgang soll sich solange wiederholen, bis dieStrahlung
die Stoffe nicht mehr durchdringen kann. Sollten die Sterne
auf diese Weise entstehen, so miillte ein erheblicher Anteil
ihrer Masse aus interstellarem Gas bestehen.

Auch die Moglichkeit der Sternbildung unter dem Einflu8
heiBler Sterne wurde erwogen. Dabei ging man von der Voraus-
setzung aus, daB sich in einem Komplex von Wasserstoff-
wolken ein heier O- oder B-Stern befindet, dessen intensive
ultraviolette Strahlung — bis zu einer bestimmten, von den
Zustandsgrofen des Sternes abhingigen Entfernung — den
neutralen Wasserstoff ionisiert. Der davon erfafte Raum-
bereich ist im allgemeinen kleiner als der gesamte Wolken-
komplex. Wihrend die Temperatur des ionisierten Wasser-
stoffs etwa 1,5.10¢°K betriagt, liegt sie beim neutralen
Wasserstoff bei 1-102 °K. Da der Gasdruck proportional mit
der Temperatur ansteigt, ist er in dem Raumbereich, in dem
der Wasserstoff ionisiert ist, etwa hundertmal grofer als in den
neutralen AuBengebieten. Folglich setzt eine Expansion des
ionisierten Gases in die umliegenden kiihleren Gebiete ein.
Dabei bewegt sich die Front des heilen Gases mit einer Ge-
schwindigkeit von ungefidhr 10 km/s vorwarts. Diese Expan-
sionsbewegung kann dazu fithren, daB einzelne Wolken infolge
ihrer Beschleunigung den Wolkenkomplex verlassen.

Es ist nicht ausgeschlossen, daB in den Verdichtungszonen die
Bildung von Protosternen vor sich geht, sofern eine Gravita-
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