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Kapitel 3

Sternentwicklung —Vom Leben
und Sterben der Sterne



Ubersicht

Hertzsprung Russel Diagramm

Sternentstehung

— Molekulwolke, Jeanskriterium, Protostern, HH
Objekte, Simulation, Beispiele

Hauptreihenphase

— zentrales H Brennen, pp und CNO, Nukleosynthese,
Zeitdauer, massenabhangigkeit

Rote Riesen Phase
— RGB, AGB, thermische Pulse, Nukleosynthese

Endstadien: WD, NS oder BH

— Extreme Physik, Nukleosynthese



Sternspektroskopie

e 1802: William Hyde Wollaston beobachtet zum
ersten Mal Spektrallinien im Sonnenspektrum

e 1814-1823: Joseph v. Fraunhofer beobachtet
ebenfalls Spektrallinien im Sonnenspektrum
("Fraunhofer Linien®)

wikipedia
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Sternspektroskopie

e 1802: William Hyde Wollaston beobachtet zum
ersten Mal Spektrallinien im Sonnenspektrum

e 1814-1823: Joseph v. Fraunhofer beobachtet
ebenfalls Spektrallinien im Sonnenspektrum
("Fraunhofer Linien®)

e Katalogisiert mehr als 500 Absorptionslinien
systematisch, bezeichnet sie mit Buchstaben von rot
nach blau



Sternspektroskopie

* untersucht aullerdem mit Hilfe eines Objektiv-
prismenspektroskopes die Spektren von Venus und
einigen Sternen (z.B. Sirius, Pollux, Beteigeuze)

e erkennt: unterschiedliche Sterne konnen
unterschiedliche Spektren haben
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Sternspektroskopie

e 1823, Sir John Frederick William Herschel:
Spektrallinien konnen Informationen uber die
Zusammensetzung stellarer Materie liefern




Sternspektroskopie

e 1860, Gustav Robert Kirchhoff und Robert Wilhelm
Bunsen: Absorptionslinien in Sternspektren sind das
Gegenteil der Emissionslinien der selben Elemente in
Laborexperimenten (Flammen)

e Starke der Absorptionslinie ist ein
Mals fur die Haufigkeit des Elements




Sternspektroskopie

* 1860er: Spektralklassifikation nach Pater Secchi




Sternspektroskopie

1860er: Spektralklassifikation nach Pater Secchi

— |: Starke Wasserstofflinien; blau-weil8e Sterne (z.B.
Sirius, Wega)

— |I: Metalllinien; gelb-orange Sterne (z.B. Sonne)

— [Il: Banden (Titanoxid), zu blau hin starker
werdend; orange-rote Sterne (z.B. Beteigeuze)

— |V: Banden (Kohlenstoff), zu rot hin starker
werdend; tiefrote Sterne, dunkler als 5. GrolRe

— V: Emissionslinien im Spektrum



Sternspektroskopie
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Sternspektroskopie

* Ende 19. Jhd., Edward Pickering und sein
"Harem” (Williamina Fleming, Antonia Mauri, Annie
Cannon und 12 weitere Frauen): umfangreiche
Spektralklassifikation der Sterne

* photographische Spektrogramme, gewonnen mit
Objektivprismen

e erste Spektralkataloge von
Williamina Fleming (1890,
Harvard annals, Band 27),

Buchstaben A-Q in alphabet.
Reihenfolge




Sternspektroskopie

* Annie Cannon klassifiziert 225 300 Spektrogramme
(Henry-Draper-Katalog, 1918-1924, Harvard annals,

Band 91-99), Feinunterteilung der Harvardsequenz

 Umsortieren der Spektralsequenz:
OBAFGKM

* morphologische Unterteilung
anhand des Aussehens der
Spektrallinien




Sternspektroskopie

e 1925, Cecilia Payne: Saha-Gesetz erklart die Variation
der stellaren Linienstarken




Sternspektroskopie

e 1925, Cecilia Payne: Saha-Gesetz erklart die Variation
der stellaren Linienstarken

* Harvard Spektralsequenz ist ein Mal$ fur die
Temperatur. Alle Sterne haben ungefahr dieselbe

chemische Zusammensetzung.

e Spektralsequenz O B AF G K M(R N): sinkender
Temperaturverlauf



Spektralklassen

06.5
BO
B6
A1
A5
FO
F5
GO
G5
KO0
K5
MO
M5

F4 metal poor
M4.5 emission
B1 emission

Sternspektroskopie

LI 101 13
0 VTRV
| AT

HD 12993
HD 158659
HD 30584
HD 116608
HD 9547
HD 10032
BD 61 0367
HD 28099
HD 70178
HD 23524
SAO 76803
HD 260655
Yale 1755

HD 94028
SAO 81292
HD 13256

NOAO/AURA/NSF



Hertzsprung-Russel Diagramm

e 1908/1913, Ejnar Hertzsprung und Henry Norris
Russell: erstellen unabhangig voneinander ein
Diagramm, das die absolute Helligkeit gegen den
Spektraltyp abbildet.

Ejnar Hertzsprung



Hertzsprung-Russel Diagramm

e 1908/1913, Ejnar Hertzsprung und Henry Norris
Russell: erstellen unabhangig voneinander ein
Diagramm, das die absolute Helligkeit gegen den
Spektraltyp abbildet.

e Sterne bevodlkern nur einen ganz bestimmten Bereich
dieses Parameterraumes.

e Das sog. Hertzsprung-Russell Diagramm wird zum
wichtigsten Diagramm der modernen Astrophysik.



Hertzsprung-Russel Diagramm
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Sternentstehung

* In den Spiralarmen der Galaxien gibt es riesige
Molekiilwolken (10°-10°M__, bei 150L) Ausdehnung)

* Bestehen hauptsachlich aus H,, auch CO, NH,, Staub
* Filamentartige Struktur, sehr kalt 10K, n=100 /cm?

& £s0



Sternentstehung

Jeans-Kriterium fur Stabilitat einer Wolke

GrolSere Region kollabiert und fragmentiert, einzelne
Klumpen kollabieren weiter

Temperatur steigt, hydrostatisches Gleichgewicht
entsteht, Kollaps stoppt: 10-20AE grol3er Kern aus H,

Temperatur steigt weiter an, bis H, Molekule in H
Atome zerlegt sind

Verbraucht Energie, zweiter Kollaps setzt ein bis
neues hydrostat. Gleichgewicht entsteht mit H

Kern 2-3 R, : Protostern



Sternentstehung

Dimensions: 82500. AU

-1.0 -0.8 -0.6 -0.4 -0.2 WOE Matthew Bate,
Log Column Density [g/cm’] TR University of Exeter




Sternentstehung

* Kern gewinnt an Masse und Helligkeit durch
Akkretion weiter einfallender Materie aus der Wolke

e Rotation flihrt zur Ausbildung einer Scheibe (100AE)
* Senkrecht zur Scheibe entstehen bipolare Jets

NASA ESO



Sternentstehung

Eigenkontraktion wird wichtigster Energielieferant
Vorhauptreihenstern entsteht, sog. T Tauri Stern
Protoplanetare Scheibe fiir etwa 10° Jahre

Temperatur im Zentrum des Protosterns steigt an,
bis Fusion von H einsetzt: Stern

Mindestens 0,08 M__, notwendig
Masse <0,08 M_,: Brauner Zwerg
Hauptreihenstadium beginnt

NASA



Sternentstehung

Omeganebel M17, ESO



Sternentstehung

Orionnebel M42,
Thorsten Nagel



Hauptreihenphase

Allgemein gilt flr die Leuchtkraft L eines Sterns mit
Radius R und Oberflachentemperatur T:
L =4nR%*c T*

Masse zwischen 0,08 M_,, und ca. 200 M,
Im Zentrum Fusion von H zu He
Bis 1,5 M_,;: pp Kette, ab 1,5 M__,;: CNO Zyklus

Lebensdauer extrem abhangig von Masse:
— bei 1 M_,, 10 Milliarden Jahre

sol

— bei 10 M__, 10 Millionen Jahre

sol



Hauptreihenphase

pp-Kette | HX? H Hﬂ? H
erster Schritt 14 Milliarden Jahre
fur bestimmtes Proton ij&\, Oﬁv
Lebensdauer des Deuterium 2H HQ\ /G H HO\ ? H
nur etwa 1,4s
Nach 10° Jahren fusionieren 2 Y/f ﬁv

3 3
3He Kerne He He

Energiegewinn 26 MeV

Dominierender Prozess in der
Sonne Y cammaray

V  Neutrino




pp-Kette Il

Hauptreihenphase

Beryllium-7

\j
Helium-3 ' L . -

’ Helium-4

O Elektron

. Proton



Hauptreihenphase

pp-Kette Il

Berill ium-8



Hauptreihenphase

 CNO Zyklus (Bethe-Weizsécker-ZykIus)
— C, N und O als Katalysatoren
— dominiert ab 30 Mio K
— Energiegewinn 25 MeV
— netto 4 'H > 4He

B
@

e

Y  Photon

V  Neutrino

(O Positron




Rote Riesen Phase

Sind 10-20% der Anfangsmasse des Sterns in Helium
umgewandelt: Verlassen der Hauptreihe

H-Fusion im Kern stoppt, He-Kern kontrahiert da
Energiequelle versiegt

H-Fusion in Schale um He-Kern herum
Hulle des Sterns dehnt sich aus: Roter Riese
Im HRD: Riesenast RGB

Temperatur im Kern steigt durch Kontraktion immer
weiter an



Rote Riesen Phase

Bei ca. 100 Mio K ziuindet die Heliumfusion, Stern
braucht dafiir Mindestmasse von 0,4 M_,

Horizontalast: He-Fusion im Kern im 3-alpha-Prozess
— “He + *He > %Be + “He > 1°C

Wenn alles He im Kern zu C umgewandelt: Kern
kontrahiert erneut, Kerntemperatur steigt, Hulle
expandiert

Im HRD: asymptotischer Riesenast



Rote Riesen Phase

* Sternmasse <8 M

— H- und He-Schalenbrennen

— Keine Fusion mehr im Kern




Rote Riesen Phase

* Sternmasse <8 M
— H- und He-Schalenbrennen
— Keine Fusion mehr im Kern
— Extrem starker Sternwind, thermische Pulse
— AuBere Hullen werden abgestoRen, Massenverlust bis 90%

— Freigelegter Kern extrem heiss, regt abgestoflene Hiille
zum Leuchten an: Planetarischer Nebel PN



Planetarische Nebel

Ringnebel in der Leier, M57 GroRer Hantelnebel, M27
Thorsten Thorsten




Planetarische Nebel

Helix Nebel, NGC7293
Thorsten



Rote Riesen Phase

* Sternmasse <8 M
— H- und He-Schalenbrennen
— Keine Fusion mehr im Kern
— Extrem starker Sternwind, thermische Pulse
— AuRere Hiillen werden abgestoRen, Massenverlust bis 90%

— Freigelegter Kern extrem heiss, regt abgestoflene Hiille
zum Leuchten an: Planetarischer Nebel PN

— Nach ca. 50.000 Jahren PN nicht mehr zu sehen
— Kern wird zu *2C/1°0 Weiltem Zwerg und kihlt ab



Endstadium: WeilSer Zwerg

Etwa so grol3 wie die Erde

Masse 0,1 bis 1,4 M__,, meist 0,6 M_
Chandrasekhar Grenzmasse fur Stabilitat: 1,44 M_,
Mittlere Dichte ca. 1 Tonne pro cm3

Keine Fusionsprozesse mehr, nur noch Auskihlen

Verschiedene Typen: DA, DB, DO, DQ, DZ und
Mischungen, je nach Zusammensetzung der
Atmosphare



Rote Riesen Phase

* Sternmasse >8 M
— Weitere Fusionphasen nacheinander im Kern bzw. Schalen

 C+C - 0O, Ne, Mg, 800 Mio K, 100 Jahre

* Ne+Ne~>0,Si,S, 1500 Mio K, 1 Jahr

e O+0 =5i,S,Ar, 2000 Mio K, mehrere Monate
* Si+Si - Fe, 4000 Mio K, 1 Tag

— Zwiebelschalenstruktur mit Eisenkugel im Zentrum

— Fusion im Kern stoppt, da bei Eisen die hochste
Bindungsenergie pro Nukleon erreicht ist, ist kein
Energiegewinn mehr moglich



Rote Riesen Phase

* Sternmasse > 13 M_;:

— Kerntemperatur ca. 10 Mrd K, Eisenkern wird
photodesintegriert zu Protonen und Neutronen

— Kern kollabiert in Sekundenbruchteilen

 8M

— Protonen und Elektronen werden zu Neutronen

< Sternmasse <13 M._

sol sol*

— Kern kollabiert in Sekundenbruchteilen

. entsteht, stabil wenn M\ (< 2-3 M_



Rote Riesen Phase

AuBere Schichten des Sterns fallen auf den
Neutronenstern, prallen ab und werden zurick

geschleudert

Reicht die Energie, unterstitzt durch nach aulden
fliegende Neutrinos, um die Hille wegzuschleudern:

Uberwiegt die einfallende Materie, stirzt alles
wieder zuruck auf den NS, seine Masse wachst

Wenn M >2-3 M, : Kollaps zum



Supernova

9.4.2011 (80cm@AIT) ' : e 28.8.2011 (80cm@AIT) : ' .

Supernova in der Galaxie M101
Thorsten




Supernova
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Supernovauberrest
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Endstadium: Neutronenstern

Etwa 20 km grof
Masse etwa 2 M_

Tolman-Oppenheimer-Volkoff Grenzmasse fir
Stabilitat: ca.1,5-3,2 M

Mittlere Dichte ca. 5 x 10/ kg pro m3 (dichter als ein
Atomkern)

sol

Fluchtgeschwindigkeit ca. 1/3 Lichtgeschwindigkeit
Extrem starkes Magnetfeld 102 Tesla
Innerster Aufbau unbekannt



Endstadium: Neutronenstern

Neutronenstern
Schalenstruktur und Materiedichten
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Endstadium: Schwarzes Loch

Mathematische Singularitat

Bei Mg, =10 M_,, ca. 30 km grol3er Ereignishorizont,
auch Schwarzschild-Radius genannt

Innerhalb des Ereignishorizonts kann nichts
entkommen, auch Licht nicht

Beobachtung nur indirekt moglich,
Doppelsternsystem z.B. Cyg X-1



Nukleosynthese

* Primordial (Urknall): H, 3He, “He, “Li
e Spallationsprozesse im ISM: Li, Be, B

* Fusionsprozesse und Anlagerung von a-Teilchen:
He,C,N,O,F,Ne,Na,Mg,Al,Si,P,S,Cl,Ar,K, Ca,...Fe,Co,Ni

— RC+12C > 2Na+p+ 2,241 MeV
— N +a-> 18F+4,42 MeV
— 285i + 285i > *®Nj+y und dann *®Ni = >®Fe + 2e* + 2v



Nukleosynthese

Primordial (Urknall): H, 3He, 4He, “Li
Spallationsprozesse im ISM: Li, Be, B

Fusionsprozesse und Anlagerung von a-Teilchen:
He,C,N,O,F,Ne,Na,Mg,Al,Si,P,S,Cl,Ar,K, Ca,...Fe,Co,Ni

Trans-Eisen-Elemente durch Neutronenanlagerung

— s-Prozess: langsame Anlagerung im Vergleich zu B-Zerfall,
stabile Kerne bis Massenzahl 210

— r-Prozess: schnelle Anlagerung im Vergleich zu B-Zerfall,

hoher Neutronenfluss notig, findet nur in Supernovae
statt, neutronenreiche Kerne, schwerste Elemente



Nukleosynthese

Wichtigstes Paper zu stellarer Nukleosynthese:
B2FH (1957) ,Synthesis of the Elements in Stars”
In Reviews of Modern Physics
Margaret Burbidge, Geoffrey Burbidge, William Fowler, Fred Hoyle

Nobelpreis in Physik fir William Fowler 1983



Nukleosynthese
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relative Haufigkeit
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Sternentwicklung

Protostar Blue Supergiant
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