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1. Die Eigenschaften von Sternen

1.1. Was ist ein Stern?

Betrachten wir die Sterne am Nachthimmel genauer, stellen wir fest, dass die Sterne
nicht alle v6llig gleich aussehen. Wir kénnen zum Beispiel Sterne mit unterschiedlichen
Farben oder Helligkeiten entdecken. Um zu verstehen, warum das so ist, miissen wir
zuerst verstehen, was ein Stern eigentlich ist. Warum leuchtet er und woher kommt
seine Energie?

Sterne sind gigantische Kugeln aus heiflem Gas, die ihre Energie selbst erzeugen und
ausstrahlen. Die riesigen Gasmengen in einem Stern, die vor allem aus den Elemen-
ten Wasserstoff und Helium bestehen, werden durch die Schwerkraft zusammenge-
halten. Dabei wird das Innerste des Sterns (sein Kern) durch den Druck der vielen
Gasteilchen extrem dicht und heifi.

Sterne existieren deshalb aufgrund des Gleichgewichts zweier Kréfte: Der Schwer-
kraft, die auf die jeweiligen Massen jedes Gasteilchen wirkt, und dem Gasdruck zwi-
schen den Gasteilchen untereinander. Die Schwerkraft driickt den Stern zusammen.
Der Gasdruck versucht, ihn auseinander zu treiben. Das daraus entstehende Kréfte-
Gleichgewicht nennt man hydrostatisches Gleichgewicht (Abbildung 1.1).
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*

Abbildung 1.1.: Hydrostatisches Gleichgewicht eines Sterns

Die Temperatur im Kern eines Sterns wie der Sonne betrigt etwa 15 Millionen Kel-
vin. Bei diesen hohen Temperaturen bewegen sich die im Stern vorhandenen Wasser-
stoffkerne (die nur aus einem Proton p bestehen) extrem schnell und kénnen miteinan-
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der kollidieren. Wenn dies passiert, bilden sie grofiere Kerne ,zum Beispiel Deuterium,
das aus einem Proton und einem Neutron n besteht. Dabei wird eine grofie Menge an
Energie frei. Dieser Vorgang wird Kernfusion genannt.

In sonnendhnlichen Stern fusionieren vier Wasserstoftkerne (also vier Protonen) in
mehreren Schritten zu einem Heliumkern, der aus zwei Protonen und zwei Neutronen
besteht. Der Heliumkern He ist erstaunlicherweise leichter als zwei Protonen und zwei
Neutronen zusammen: Er besitzt nur 99.3 % der gesamten Masse dieser vier Teilchen
zusammen. Wir wissen heute, dass wihrend des Fusionsvorgangs etwa 0.7 % der Ge-
samtmasse von zwei Protonen und zwei Neutronen entsprechend der Einsteinschen
Formel E = mc? in Energie umgewandelt wird.

Proton . Deuterium

Abbildung 1.2.: Schematischer Ablauf der hdufigsten Reaktion zur stellaren Kernfusi-
on (auch Proton-Proton-I-Kette genannt).

Dies bedeutet, dass die Sterne das Material, aus dem sie bestehen (am Anfang Was-
serstoff und Helium), als Brennstoff fiir die Energieerzeugung verbrauchen. Sie wandeln
es in schwerere Elemente um (Wasserstoff in Helium, Helium in Kohlenstoff, Kohlen-
stoff in Sauerstoff und so weiter). Das ist die Reaktionskette der Kernfusion, die die
Sterne antreibt. Und das bedeutet, dass alle Elemente, die man in der Natur findet
(mit Ausnahme von Wasserstoff), im Inneren der Sterne erzeugt werden!

Aktivitat 1: Die Kernfusion in der Sonne

(a) Wie viel Masse wandelt die Sonne pro Sekunde in Energie um, wenn in
ihrem Kern pro Sekunde etwa 500 Millionen Tonnen Wasserstoff zu Helium
umgewandelt werden?

(b) Die Sonne besitzt eine Gesamtmasse von 2 x 1033 g. Bedeutet dies, dass
die Sonne auf Grund dieses Massenverlusts irgendwann verschwinden wird?
Diskutiere und argumentiere.
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Wellenlénge A Amplitude A

Frequenzv=c /A
¢ = Lichtgeschwindigkeit = 300.000 km/s

Abbildung 1.3.: Die wichtigsten Eigenschaften einer Welle.

1.2. Die Farben der Sterne

Eigenschaften einer Lichtwelle:

Licht besteht aus elektromagnetischen Wellen. Wichtige Gréfien zur Beschreibung
einer Welle sind dabei (siehe Abbildung 1.3):

e die Wellenlange A, der Abstand zwischen zwei Wellenbergen oder Wellenta-
lern)

e die Frequenz v (manchmal auch als f bezeichnet), die Anzahl der gemessenen
Wellenberge oder Wellentéler pro Sekunde

e die Amplitude A, eine Angabe iiber die Hohe der Wellenberge tiber der Null-
linie
Dabei gibt es einen ganz grundlegenden Zusammenhang zwischen der Wellenldnge

und der Frequenz: Die Frequenz v lisst sich aus der Wellenléinge A und der Ausbrei-
tungsgeschwindigkeit des Lichts ¢ mittels der Beziehung

v=e/r (1)

berechnen. Im Vakuum betragt ¢ rund 300.000 km/s.

Je kiirzer also die Wellenlénge ist, desto mehr Wellen kénnen pro Sekunde gezihlt
werden, und entsprechend hoher ist die Frequenz. Umgekehrt wird die Frequenz klei-
ner, wenn die Wellenldnge zunimmt.

Elektromagnetische Wellen transportieren Energie. Die Strahlungsenergie einer
Welle hiangt dabei von der Frequenz und von der Amplitude der Welle ab. Je héher
die Frequenz v und je grofler die Amplitude A ist, desto mehr Energie E kann eine
Welle transportieren:

Fxv

E o A?
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Das elektromagnetische Spektrum:

Zerlegt man das Licht einer Lichtquelle z.B. mit einem Prisma, kann man die Farben,
oder genauer gesagt die Wellenldngen, analysieren, aus denen sich das Licht zusam-
mensetzt. Dabei entspricht jede Farbe einer Wellenlédnge. Rotes Licht hat langere Wel-
lenldngen, blaues Licht kiirzere Wellenldngen (siehe auch Abbildung 1.5).

AuBlerhalb des sichtbaren Lichtes erstreckt sich das elektromagnetische Spek-
trum zu kiirzeren (Ultraviolett-, Réntgen- und Gammastrahlung) und zu lingeren
(Infrarot-, Mikro- und Radiowellen) Wellenldngen (Abbildung 1.4). Jenseits des visu-
ellen Bereiches konnen wir die Strahlung aber nicht mehr mit unseren Augen wahrneh-
men, weil die ,Detektoren“ unserer Augen (die Sehzellen in der Netzhaut des Auges)
nicht empfindsam dafiir sind.

Durchdringt die
N N [ Y ]
Erdatmosphare?
Gamma- Roéntgen- | . . .
Ultraviolett Sichtbar Infrarot Mikrowellen Radio Strahlungsart

strahlung strahlung
Wellenlange /m
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intensitat emittieren.

Abbildung 1.4.: Das Elektromagnetische Spektrum. ©Markus Nielbock, from Wikipe-
dia Commons

Aktivitat 2: Licht und Elektromagnetische Wellen:

Beantworte die folgenden Fragen:

(a) Welche elektromagnetische Welle hat die langste Wellenlange?
(b) Welche hat die hochste Frequenz?

(c) Welche Wellen transportieren die meiste Energie?
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Diese Aufspaltung in ein Spektrum kann man mit jeder beliebigen Lichtquelle ma-
chen. In Abbildung 1.5 ist etwa das sichtbare Spektrum unserer Sonne zu sehen:

\\\\
————-—""‘"’j// E\\rw
= I_f - 'a W w®
|| |
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Abbildung 1.5.: Das von Joseph von Fraunhofer aufgenommene Spektrum der Sonne.

Die Kurve oberhalb des Sonnenspektrums in Abbildung 1.5 ist dabei die spektrale
Energieverteilung. Sie gibt an, wie viel Energie bei den einzelnen Wellenléngen ab-
gestrahlt wird (d.h., wie hoch die Amplitude der jeweiligen Wellenldngen ist). Aus der
Abbildung folgt, dass die Sonne die meiste Energie im Wellenldngenbereich des gelb-
griinen Lichts aussendet. Weil sich alle Farben bei dieser Energieverteilung in unseren
Augen mischen, sehen wir die Sonne gelb.

Wenn wir die Sterne am Nachthimmel genau betrachten, kénnen wir feststellen,
dass nicht alle Sterne gelb sind. Manche sind weif}, andere sind bldulich oder rotlich
(Vergleiche auch die Abbildung auf der Titelseite).

In Abbildung 1.6 ist die spektrale Energieverteilung dreier verschiedener Sterne dar-
gestellt (Der Regenbogen verdeutlicht, wo das sichtbare Licht im Spektrum liegt).

Wir sehen, dass sich die spektrale Energieverteilungen der Sterne erst einmal recht
dhnlich sehen. Bei genauerem Betrachten féllt aber auf, dass das Maximum der Kurve
(also die Wellenlénge, bei der die meiste Energie ausgesendet wird), jeweils etwas
verschoben ist.

Unsere Sonne strahlt am meisten Energie bei gelben Wellenldngen aus. Betelgeuse,
ein eher kiithler Stern, sendet mehr Energie im roten Wellenldngenbereich aus und
erscheint daher rotlich. Rigel hingegen, ein sehr heifler Stern, strahlt mehr Energie im
blauen Bereich des Spektrums aus und erscheint daher blaulich.

Mit Temperatur ist hier die Temperatur auf der Oberfliche des Sterns gemeint! Das
Licht, dass wir sehen, wird hauptséchlich von der Oberflache des Sterns abgestrahlt.

Zwischen der Oberflichentemperatur T eines Sterns und seiner Farbe gibt es
folglich einen physikalischen Zusammenhang. Die Messungen der Astronomen besa-
gen, dass die Oberflachentemperaturen der Sterne in einem Bereich zwischen 30 000 K
(blaue Sterne) und 2000K (rote Sterne) liegen. Sterne, die der Sonne dhnlich sind
(gelbe Sterne), haben Oberflichentemperaturen von um die 6000 K.
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Abbildung 1.6.: Spektren verschiedener Sterne

Fiir Experten:
Dieser Zusammenhang zwischen der Temperatur und Farbe eines Objektes
ist universal in der Physik und wird im Plank’schen Strahlungsgesetz
beschrieben. Mithilfe des Wien’schen Verschiebungsgesetz gilt dabei (fir
sogenannte schwarze Korper, wie unsere Sonne in erster Ndherung einer
ist):

Amaz = 2.8978 mm K /T

Das heifit, das Maximum der ausgesendeten Strahlung eines heiflen Korpers
ist umgekehrt proportional zur Temperatur des Korpers.

Astronomen ordnen die Sterne anhand ihrer Oberflaichentemperatur in verschiedene
Gruppen ein, die sie mit den folgenden Buchstaben bezeichnen: O, B, A, F, G, K und
M. In Tabelle 1.1 sind die Temperaturbereiche und Sternfarben aufgelistet, die den
jeweiligen Sterntypen entsprechen.

Die Reihenfolge der Sterntypen innerhalb dieser Klassifikation kann man sich mit
Hilfe eines Merkspruchs leicht einprégen:

Oh Be Ah Fine Girl/Guy Kiss Me

oder auf Deutsch

Offenbar Benutzen Astronomen Furchtbar Gern Komische
Merkspriiche




’ Spektraltyp \ Oberflachentemperatur in K \ Sternfarbe \

30000 - 60000 blau

10000 - 28000 blauweif}
7500 - 10000 weil3
6000 - 7500 gelbweif3
5000 - 6000 gelb
3500 - 5000 orange
2000 - 3500 rot

2R Q= wm O
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Tabelle 1.1.: Einteilung der Sterne in Spektralklassen, abhéngig von ihrer Oberflachen-
temperatur und Farbe.

Aktivitat 3: Sternfarben

Vervollstandige mithilfe der Sternkartchen und Tabelle 1.1 die Farben und
Spektraltypen der Sterne in Tabelle 1.2.

1.3. Die Leuchtkraft der Sterne

Ein weiteres Unterscheidungsmerkmal von Sternen am Nachthimmel ist ihre Hellig-
keit. Wie hell ein Stern am Nachthimmel erscheint, kann aber sowohl an seiner wahren
Helligkeit liegen, oder an seiner Entfernung zu uns. Um die Sterne genau charakterisie-
ren zu konnen, miissen die Astronomen deshalb ihre ,wahre* intrinsische Leuchtkraft
L (oft auch als absolute Helligkeit bezeichnet) bestimmen.

Die Leuchtkraft L ist definiert als die komplette Energiemenge, die pro Zeit-
einheit (also etwa pro Sekunde) von dem Stern abgestrahlt wird. Die Leuchtkraft wird
in ,Watt“[W] angegeben.

Wir kénnen aber nur die Energiemenge, die bei uns auf der Erde ankommt, messen.
Da ein Stern in alle Richtungen gleichméfig abstrahlt, ist das aber nur einen Bruchteil
seiner ausgesendeten Energie. Um auf die wahre Leuchtkraft der Sterne zu schlielen,
miissen wir deshalb ihre Entfernung zu uns kennen.

Das Abstandsgesetz besagt dabei, dass sich die Energie E, die von einer (punktfor-
migen) Quelle in den dreidimensionalen Raum gleichméafig abgestrahlt wird, auf eine
Kugeloberfliche Q verteilt, die proportional mit dem Quadrat des Abstands r von der
Quelle grofler wird:

Q = 4nr? (1.2)

Misst man nun den sogenannten Strahlungsfluss f, der auf der Erde ankommt,
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Abbildung 1.7.: Bestimmung der absoluten Helligkeit eines Sterns

kann man die Strahlungsleistung des Sterns berechnen. Der Strahlungsfluss ist die
Energie, die pro Zeiteinheit auf die Fliche des Detektors trifft und wird in W/m? =
J/s/m%angegeben.

Diese Energiemenge muss nun mit der Gesamtfliche Q der abgegebenen Strah-
lung im Abstand r des Detektors vom Stern multipliziert werden, um die intrinsische
Leuchtkraft zu erhalten:

L=f 4nr? (1.3)

Aktivitat 4: Berechnung der Leuchtkraft der Sonne:

Die Energie f, die von der Sonne abgestrahlt wird und (aufierhalb der Erdat-
mosphére) pro Zeiteinheit und pro Flacheneinheit senkrecht ankommt, nennt
man Solarkonstante. Sie betragt:

f = 1367 Watt/m? (1.4)
Der Abstand der Erde von der Sonne betragt

r=1AU =15 x 10! m (1.5)

Berechne mit Formel 1.3 die Leuchtkraft L der Sonne.

Oft ist es hilfreich, die Parameter eines Sterns mit denen unserer Sonne zu verglei-
chen, da dies der Stern ist, den wir am besten kennen.

Das Symbol ©@ bezeichnet in der Astronomie die Sonne. Es wird haufig als Index
einer bestimmten Messgrofie verwendet, also zum Beispiel Lq, fiir die Sonnenleucht-

10
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kraft. Diese Werte werden dann Referenz fiir die Werte anderer Sterne verwendet. (Ein
Stern, der im Vergleich zur Sonne nur mit der halben Leistung strahlt, hat demzufolge
eine Leuchtkraft von L/Lq = 0.5).

Einige Parameter der Sonne als Vergleich in der Astronomie:

e Leuchtkraft: L = 3.85 x 10%6 Watt

o Masse: Mg, = 1.988 x 10° kg
e Radius: R = 696 342 km
e Temperatur: Ti;) = 5778 K

Spektralklasse G2V (das 2V steht fiir eine feinere Unterteilung der Spek-
tralklassen)

Aktivitat 5: Leuchtkraft:

Vervollstandige mithilfe der Sternkartchen die Leuchtkraft der Sterne in Tabelle
1.2.

Fiir Experten: Bestimmung der Entfernung eines Sterns

Die Entfernung eines Sterns zu bestimmen ist eines der grundlegenden Pro-
bleme in der Astronomie und alles andere als trivial. Fiir viele Sterne in der
Umgebung der Sonne ldsst sich die Entfernung iiber eine Parallaxenmes-
sung bestimmen.

Das Prinzip ist recht einfach: Man peilt den zu vermessenden Gegenstand
von zwei verschiedenen Punkten aus an. Man wird dabei feststellen, dass sich
der Gegenstand gegeniiber dem Hintergrund verschoben hat, wenn man die
Ausgangsposition dndert.

Genau so gehen die Astronomen bei der Messung von Sternparallaxen vor.
Sie vermessen die Position eines Sterns einmal an einem bestimmten Tag und
dann noch einmal ein halbes Jahr spéter. Da die Lénge der Basislinie (der
Durchmesser der Erdumlaufbahn um die Sonne, 2AE) bekannt ist, kann aus
dem gemessenen Verschiebungswinkel die Entfernung des Sterns berechnet
werden.

11
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1.4. Der Zusammenhang zwischen Leuchtkraft,
Temperatur und Radius

Genau wie bei der Farbe gibt es einen fundamentalen Zusammenhang zwischen der
Leuchtkraft eines Sterns und seiner Oberflichentemperatur:

L = 4wo R?T* (1.6)

Dabei ist o = 5.67 x 1078 W/m?K* die Stefan-Boltzmann-Konstante, T die Ober-
flichentemperatur und R der Radius des Sterns.

Formel 1.6 lasst sich dabei aus dem Stefan-Boltzmann-Gesetz herleiten:

fges =cAT? (17)

Es besagt, dass die Strahlungsleistung fyes, die ein vollstdndig undurchsichtiger Kor-
per (genauer: ein sogenannter schwarzer Korper) von seiner Oberfliche insgesamt
abgestrahlt, sehr schnell sehr viel grofler wird, wenn die Temperatur T des Korpers
zunimmt.

In erster Ndherung kann man die Sterne als schwarze Korper betrachten, die zudem
ideale Kugeln mit der Oberfliiche A = 47 R? sind, wobei R der Radius des Sterns ist.

Hat man die Leuchtkraft L eines Sterns geméafl Gleichung 1.3 bestimmt und seine
Oberflachentemperatur 7" anhand seiner Farbe abgeleitet, kann man mit Hilfe von
Gleichung 1.6 den Sternradius R berechnen und so seine Gréfle bestimmen!

Aktivitat 6: Sonne und Kapella im Vergleich:

Betrachte Kapella, den hellsten Stern des Sternbildes Fuhrmann. Mit
Tk apella = 5150 K hat er ndherungsweise die gleiche Temperatur wie die Sonne
(T = 5840 K), ist aber 141-mal heller als diese.

Aus Gleichung 1.6 wissen wir, wie die Leuchtkraft L vom Sternradius R und
der Oberflichentemperatur 7" abhéngt. Kannst Du davon ausgehend die grofiere
Leuchtkraft von Kapella erklaren?

Jetzt haben wir die wichtigsten Eigenschaften zur Beschreibung eines Sterns kennen-
gelernt, ndmlich seinen Radius R, die Oberflichentemperatur 7', die Leuchtkraft
L und seine Spektralklasse.

Weitere Eigenschaften eines Sterns sind etwa seine Masse M, die (mittlere) Dichte
p, seine Rotationsgeschwindigkeit w, das Magnetfeld B oder seine Metallizitit
M (der Anteil schwererer Elemente im Stern).

Im néchsten Teil des Workshops werden wir sehen, wie diese Parameter eines Sterns
zusammenhéangen und seinen Lebensweg beeinflussen.

12
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Tabelle 1.2.: Die Haupteigenschaften einiger Sterne
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2. Das Leben der Sterne

2.1. Das Hertzspung-Russell-Diagramm

Jahrhunderte lang haben Astronomen iiber das Leben der Sterne nachgedacht. Schei-
nen die Sterne ewig oder sterben sie? Wie entstehen sie und wie verédndern sie sich
nach ihrer Geburt im Laufe der Zeit? Die Beantwortung dieser Fragen erwies sich als
sehr schwierig, da die Sterne sehr lange leben. Heute wissen wir, dass sogar ein rela-
tiv kurzlebiger Stern ein paar Millionen Jahre lang strahlt. Sterne wie unsere Sonne
iiberdauern etwa 10 Milliarden Jahre. Einige Sterne leben sogar noch ldnger.

Zu Beginn des 20. Jahrhunderts entwickelten einige Physiker die Theorie der Kern-
fusion. Sie erkannten, dass dieser Mechanismus geniigend Energie liefert, um die
Leuchtkraft der Sterne zu erkldren. Sie erkannten auch, dass Sterne, denen das Mate-
rial fiir die Fusion ausgeht, ausbrennen und sterben. Aber was geschieht mit Sternen
wahrend ihrer Lebenszeit?

Als Ejnar Hertzsprung und Henry Norris Russell 1913 die Leuchtkraft L und die
Oberflachentemperatur 7' von sonnennahen Sternen gegeneinander auftrugen, stellten
sie fest, dass die Sterne nicht zufillig iiber das Diagramm verteilt waren. Sie sind
vielmehr auf bestimmte Gebiete konzentriert.

Bis heute hat sich dieses sogenannte Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD) als
,Rosetta-Stein“ der Stellarastronomie erwiesen. Seit dieser Entdeckung verstehen wir,
welche Vorgénge das Leben der Sterne bestimmen, wie sie sich entwickeln und wie sie
sterben.

Aus Diagramm 2.1 wird ersichtlich, dass es prinzipiell drei Arten von Sternen gibt,
die sich jeweils in einer speziellen Region aufhalten:

(1) Auf der Hauptreihe befinden sich die meisten Sterne, auch unsere Sonne be-
findet sich dort. Die Hauptreihe umfasst extrem leuchtkréftige, heifle Sterne bis hin
zu kiihleren, kleineren und weniger leuchtkréftigen Sternen. Letztere sind signifikant
leuchtschwécher als die Sonne.

(2) Rote Riesen und Uberriesen sind sehr leuchtkriiftige Sterne, die jedoch nur
relativ niedrige Oberflichentemperaturen aufweisen. Zu dieser Gruppe zéhlt auch Be-
teigeuze, einer der helleren Sterne in der Milchstrafle, der sich im Sternbild Orion
befindet.

(3) Weile Zwerge sind zwar sehr heifl, haben aber nur eine geringe Leuchtkraft.

Durch theoretische Uberlegungen erkannten die Astronomen, dass die verschiedenen
Bereiche im H-R-Diagramm wichtige Informationen iiber die Lebenszyklen der Sterne
enthalten. Was wir in diesem Diagramm tatsédchlich sehen, sind Sterne, die sich in
unterschiedlichen Entwicklungsstadien finden. Wir sehen sowohl junge heifle als auch

14
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Abbildung 2.1.: Das Hertzsprung-Russell-Diagramm

alte kithle Sterne und solche, die ihr Leben beendet und eine leere Hiille hinterlassen
haben. Durch die Untersuchung einer Vielzahl von Sternen mit verschiedenem Alter ist
es den Astronomen gelungen, ein komplettes Bild der Sternentwicklung zu erarbeiten.

Die Hauptreihe ist der Ort im H-R-Diagramm, an dem die Sterne 90 % ihres Le-
bens verbringen. Wahrend dieser Zeit verbrennen sie in ihren Kernen Wasserstoff zu
Helium und befinden sich im hydrostatischen Gleichgewicht. Die Oberflichentempera-
tur und Leuchtkraft bleiben in dieser Zeit etwa konstant.

Aktivitat 7: Das Hertzsprung-Russell Diagramm:

Trage die Positionen der Sterne aus Tabelle 1.2 in das H-R-Diagramm in Ab-
bildung 2.2 gemé$ ihrer Leuchtkraft L/Lz) und Temperatur 7' ein.

15
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Logarithmische Skala

Das H-R-Diagramm wird meist in einer logarithmischen Skala angegeben.
Dabei entsprechen gleiche Abstdnde auf der Achse nicht gleichen Werten,
sondern den Potenzen (10,102,103, usw.)

Das bedeutet, dass die Abstédnde zwischen zwei Markierungen auf den Achsen
dann nicht mehr gleich grof§ sind, sondern nur die Abstédnde zwischen den
Exponenten.

So kann man Daten mit starken Groflenunterschieden besser in einem Dia-

gramm darstellen.

100.000

10.000

1.000

100

10

Leuchtkraft in L/L ®

0,1

0,01

0,001

19|.000 13.|000 10i000 7.000 | 5.000 3.|00[]
I 1
32.000 22.600 16.000 11.300 8.000 5.700 4.000 2.800 2.000

Oberflaichentemperatur in K

Abbildung 2.2.: Das Hertzsprung-Russell-Diagramm
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Abs. Helligkeit Sonnen-
Mag 50 Sonnenmassen leuchtkraft
1.000.000

20 Sonnenmassen

10 Sonnenmassen

Sonnenmassen

Sonnenmassen

2 Sonnenmassen
+ 1 Sonnenmasse

0,5 Sonnenmassen

0,25 Sonnenmassen
0,1 Sonnenmpssen

0,0001
K M

Spektralklasse (Temperatur)

Abbildung 2.3.: Das Hertzsprung-Russell-Diagramm mit Sternmassen. (©Mario
Lehwald

2.2. Die Bedeutung der Sternmasse

Es stellte sich heraus, dass die Masse M eines Sterns eine grundlegende Bedeu-
tung fiir die Entwicklung des Sterns hat. Sie bestimmt auch seine genaue Position
im Hertzsprung-Russell-Diagramm.

In Abbildung 2.3 ist die Verteilung der Sternmassen entlang der Hauptreihe dar-
gestellt. Aus dem Diagramm ist ersichtlich, dass die Massen der Sterne entlang der
Hauptreihe (von links nach rechts) abnehmen. Man sieht auch, dass die massereichs-
ten Sterne die hochsten Leuchtkrifte und die grofiten Radien besitzen.

Die Masse eines Sterns bestimmt nicht nur den Platz, den er im HRD einnimmt,
sondern entscheidet letztlich iiber die Temperatur, Leuchtkraft und Radius des Sterns,
sowie die Art und den zeitlichen Verlauf seiner Entwicklung.

Massearme Sterne wie die Sonne leben sehr lange. Sie verbrennen ihren Wasserstoff

sehr langsam und verweilen ungefdhr 9 Milliarden Jahre auf der Hauptreihe.
Im Gegensatz dazu verbrennen massereiche Sterne mit mehr als 8 Sonnenmassen
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ihren Wasserstoffvorrat sehr schnell und bleiben folglich nur ein paar Millionen Jahre
lang auf der Hauptreihe. Die Astronomen unterscheiden daher entsprechend der Masse
zwischen zwei unterschiedlichen Entwicklungswegen der Sterne.

Fiir Experten: Bestimmung der Sternmasse

Die Masse eines Sterns zu bestimmen ist gar nicht so einfach, man kann ihn
schliefflich nicht wiegen. Eine Moglichkeit hierfiir sind Doppelsternsysteme,
also zwei Sterne, die auf eine elliptischen Bahn umeinander kreisen. Aus dem
dritten Keplerschen Gesetz und dem Gravitationsgesetz ergibt sich die Ge-
samtmasse des Doppelsternsystems zu:

472 @B

M+ M) = — .2
(M + M) G

t ist dabei die Umlaufzeit der Sterne umeinander und a die grofSle Halbachse
der elliptischen Bahn der Sterne.

Aus dem Verhiltnis der grofilen und kleinen Halbachse ldsst sich das Massen-
verhéaltnis ableiten (M;/Ms = as/a;) und so die Masse der Sterne bestim-
men. Heutzutage sind die Massen von etwa 20 Doppelsternsystemen genau
bestimmt und man weif}, dass sich die Massen der Sterne etwa zwischen 0.1
und 100 Sonnenmassen bewegen.

2.2.1. Die Entwicklung massearmer Sterne

Nach Milliarden von Jahren verlésst ein Stern mit einer urspriinglichen Masse von we-
niger als etwa 5 Sonnenmassen die Hauptreihe, wird zum roten Riesen und schliefllich
zum weiflen Zwerg. Dabei durchlduft der Stern folgende Stadien:

e Etwa 90 % seines Lebens verbringt der Stern auf der Hauptreihe und verbrennt
dabei Wasserstoff

e Wenn der Wasserstoffvorrat im Kern erschopft ist, verringert sich der Gasdruck.
Der Stern kann die Wirkung seiner eigenen Schwerkraft nicht mehr ausgleichen
und beginnt zu kontrahieren. Dadurch wird der Kern kleiner und dichter, so dass
mehr Gasteilchen zusammenstofien und beginnen, den Sternkern aufzuheizen. Im
Kern beginnt dann Helium zu fusionieren, wobei Kohlenstoff und Sauerstoff ent-
stehen. Wahrenddessen beginnt Wasserstoff in einer diinnen Schale um den Kern
herum zu verbrennen. Da sich die Temperatur im Sterninnern erhéht hat, wird
der Stern um etwa das 1000- bis 10000fache heller. Infolge der zunehmenden
Temperatur und Gasdruck, dehnt sich der Stern aus (der Radius wird grofler),
und der Stern kiihlt dabei wieder ab. Die Oberflichentemperatur dieser aus-
gedehnten Hiille verringert sich auf etwa 3500 Kelvin und lésst den Stern rot
erscheinen. Ein Roter Riese ist entstanden!
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e Von der Sternoberfliche stromt ein starker Sternwind ab. Dieser tragt den grof-
ten Teil der Wasserstofthiille, die den zentralen Kernbereich des Sterns umgibt,
mit sich weg. Wéahrend der Endphase dieses Vorgangs, wenn der Massenverlust
am grofiten ist, pulsiert der Stern mit Perioden, die einige Tage bis iiber ein Jahr
dauern kénnen. Die dufleren Schichten des Sterns dehnen sich dabei aus, ziehen
sich wieder zusammen, um sich dann wieder auszudehnen und erneut zusam-
menzuziehen. Der Stern wird zu einem Verédnderlichen Stern. Aufgrund ihrer
variierenden Leuchtkraft kann man derartige Sterne auch in grofien Entfernungen
nachweisen.

e Nach dieser Phase der Instabilitdt kontrahiert der Kern sehr stark, die Tem-
peratur erhoht sich gewaltig und der Stern wirft seine dufleren Schichten als
Planetarischer Nebel in den Weltraum ab. Nun endet die Kernfusion. Der
Kern féllt in sich zusammen und alles, was von dem urspriinglichen Stern iibrig
bleibt, ist ein inaktiver Kern, der sich zu einem weiflen Zwerg entwickelt (Ein
weifler Zwerg kann zwar eine Masse besitzen, die etwas so grof} ist wie die unserer
Sonne, sein Durchmesser entspricht jedoch nur dem der Erde!).

2.2.2. Die Entwicklung massereicher Sterne

Betrégt die urspriingliche Masse eines Sterns etwa 8 Sonnenmassen, lauft seine gesamte
Entwicklung viel schneller ab. Wenn sich der Stern zu einem Uberriesen entwickelt und
die Bildung schwerer Elemente einsetzt (Silizium, Schwefel, Kalzium), erhoht sich
die Temperatur im Kern auf ungefihr 3 Milliarden Kelvin! Im Sternkern verschmel-
zen immer schwerere Elemente, bis der Kernbereich komplett aus Eisen besteht. Hier
hélt der Verschmelzungsprozess endgiiltig an, weil Eisen sehr stabil ist und nicht mehr
weiter zu schwereren Elementen fusionieren kann (ohne Energiezufuhr von Auflen =
endotherme Reaktion). Ohne Kernreaktion, welche die Schwerkraft ausgleicht, implo-
diert der Kern extrem schnell. Die &uflere Schichten folgen und prallen gegen den
Kern, was eine gewaltige Explosion nach Auflen nach sich zieht: eine Supernova.
(Eine Supernova ist eines der hellsten Phdnomen im Universum: Wéhrend eines derar-
tigen Explosion strahlt ein Stern mehr Energie aus als alle 200 Milliarden Sterne einer
Galaxie zusammen)

Bei der Supernova-Explosion wird ein grofler Teil des Sternmaterials ins All ge-
schleudert. Der implodierte Kern besitzt danach eine Dichte von etwa 10® kg/cm?
und einem Durchmesser von nur wenigen Kilometern. In diesem Kern werden die Ato-
me so stark von der Schwerkraft komprimiert, dass die Elektronen der Atombhiillen in
den Atomkerne hineinfallen, mit den Protonen verschmelzen und Neutronen bilden:
Ein Neutronenstern entsteht.

2.2.3. Die Entstehung Schwarzer Locher

Wenn die urspriingliche Sternmasse sehr grof3 ist (ab vielleicht 30 oder 40 Sonnenmas-
sen), nimmt der Radius des Neutronensterns weiter ab. Schlielich kollabiert der Stern
zu einem Schwarzen Loch, das eine unendliche Dichte und Anziehungskraft besitzt. Der
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Abbildung 2.4.: Im Sternbild Cassiopeia explodierte vor 330 Jahren ein riesiger
Stern. Aus der Supernova-Explosion entstand ein Neutronenstern.
(Links:Lage der Supernova. Rechts: Aufnahme der Reste der Super-
nova mit Darstellung des Neutronensterns.)

ganze Prozess vom Zusammenstiirzen des Sternrests bis zur Entstehung eines Schwar-
zen Lochs geht sehr schnell vor sich, in Sekunden! In diesem Stadium kann nichts, nicht
einmal Licht entkommen: Ein Schwarzes Loch hat sich gebildet. Einmal eingefangen
kann nicht einmal das Licht einem Schwarzes Loch entkommen.

Aktivitat 8: Entwicklungswege der Sterne:

Versuche anhand der folgenden Bilder die Entwicklungsstadien der Sternen mit:
(a) 1 Sonnenmasse,

(b) 10 Sonnenmassen und

(c) 30 Sonnenmassen zu rekonstruieren.

Benenne die verschieden Entwicklungsstadien.
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Zusatzfragen: Das Hertzsprung-Russell-Diagramm II:

Diskutiere und beantworte folgende Fragen:

1. Welcher der Sterne aus Tabelle 1.2 ist in Bezug auf seinen Lebenszyklus am
altesten?

2. Welcher dieser Sterne hat die grofite Leuchtkraft?

3. Welche dieser Sterne verwenden gerade Wasserstoff als Brennstoff im Kern?
4. Welche dieser Sterne verwenden gerade Helium als Brennstoff im Kern?

5. Warum strahlen die leuchtkriftigsten Sterne am hellsten, aufgrund ihrer
Grofle (Radius) oder auf Grund ihrer Oberflichentemperatur?

6. Welcher der Sterne hat die hochste Oberflachentemperatur?

7. Hauptreihensterne entwickeln sich zu Roten Riesen, wenn sie welchen Brenn-
stoffvorrat in ihren Kernen aufgebraucht haben: Helium, Kohlenstoff oder Was-
serstoff?

8. Welche der Hauptreihensterne aus Tabelle 1.2 werden sich zu einem Weiflen
Zwerg entwickeln?

9. War Stern Sirius B jemals ein Hauptreihenstern?

10. Welche Phase wird Wega als néchste durchlaufen: Roter Riese, Hauptreihe,
Weiler Zwerg?

11. Welche Phase wird Beteigeuze als nichste durchlaufen: Roter Riese, Uber-
riese, Hauptreihe oder Weifler Zwerg?

12. Wo wiirdest du einen Neutronenstern und ein Schwarzes Loch im H-R-
Diagramm einordnen?

Copyright / Kontakt:
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A. Antworten

Aktivitat 1:

(a) Der Massenverlust betréagt 0.7 % der Ursprungsmasse:
AM = 0.007 - 500 x 10%kg = 3.5 x 10 kg
Mit E = mc? betriigt die abgestrahlte Energie pro Sekunde:

AFE =35 x 10%kg/s - (2.99 x 10°m/s)? = 31.5 x 10** J /s

(b) Zeit bis zum theoretischen Verbrauchen allen Brennstoffes:

7=2x10%g/500 x 1012 g/s = 4 x 10'®s = 1.3 x 10! Jahre

Aktivitat 2:

(a) das rote Licht / Radiowellen
(b) Blaues Licht / Gammastrahlung
(c) Die Wellen mit der kiirzesten Wellenldnge/ der héchsten Frequenz

Aktivitat 4:

Lo =f-4nr? =1367W/m? - 4-3,14- (1.5 x 10" m)? = 3.87 x 1020 W




Die Sterne der Milchstrafle b @

Aktivitat 6:

Es gilt ja:
Lo R?. T4

Daraus folgt:

Lx _ Bk Tk 4

Lo "Re” To
und damit:

R L T
K K K)_4 ~ 15

R VLo 'To
Der Radius von Kapella ist also etwa 15mal grofler als der Radius der Sonne.
Daher die hohere Leuchtkraft.

Aktivitat 7:

A

Positionen der Hauptsterne im Hertzsprung-Russell-Diagramm

24



by

Die Sterne der Milchstrafle

Massearmer Stern Roter Riese Planetarischer Nebel Weisser Zwerg

oMmM,:

Neutronenstern

O

100 M : Massereicher Stern Uberriese Supernova

Schwarzes Loch

Die Entwicklung von Sternen unterschiedlicher Masse
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Zusatzaktivitat:

1. Sirius B (als weiBer Zwerg)

2. Deneb mit Lpeper = 250000L ¢,

3. Alle auf der Hauptreihe

4. Alle etwas oberhalb der Hauptreihe

5. Die Leuchtkraft wird bedingt durch die produzierte Energie eines Sterns und
héngt damit von der Menge an vorhandenem Brennmaterial, also seiner Masse,
ab (L oc M? fiir Hauptreihensterne). Es besteht ein beobachtbarer Zusammen-
hang zwischen Radius und Masse eines Sterns (R o< M 0,6/1 fiir Hauptreihens-
terne), und damit wird die Leuchtkraft durch den Radius des Sterns bedingt
(groBere Oberflache bedeutet mehr Strahlung, hohere Temperatur hingegen be-
deutet erst einmal nur andere Farbe).

6. Spica mit Tspicq = 22400K

7. Rote Riesen sind alternde Sterne, in deren Kern das Wasserstoffbrennen
erloschen ist. Sie verlagern sich daraufhin aufs Schalenbrennen, dehnen sich auf
etwa das Hundertfache aus und im noch heifler gewordenen Kern fusioniert nun
Helium zu Kohlenstoff.

8. Bedingung fiir eine Entwicklung zum weiflen Zwerg: Mgier, < 5Me. Das
sind Wega, Atair, Sirrah und Markab

9. Ja, ein Stern mit etwa einer Sonnenmasse.

10. Die Lebenszeit von Wega betriagt etwa 1 Mrd. Jahre, knapp die Héalfte hat
sie bereits hinter sich (My ~ 2.2M()). Danach wird sie sich zu einem Ro-
ten Riesen der Spektralklasse M aufbldhen, um schliefllich als Weifler Zwerg
zu enden. 11. Beteigeuze ist ein Uberriese mit Mp ~ 20M und wird in eini-
gen (vielen) tausend Jahren als Supernova explodieren. Der stellare Rest wird
voraussichtlich als Neutronenstern enden.

12. Neutronensterne: Radius 10-20 km, Temperatur mehrere Millionen Grad,
extrem geringe Leuchtkraft und sehr stabil: ,ganz weit links und unten® im
HRD. Schwarze Locher konnen nicht im HRD aufgelistet werden, da sie keine
Leuchtkraft haben (L = 0)
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