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Arbeitsgruppe Sternatmospharen (Leiter: K. Werner)

Agnes Hoffmann, Dorothee Jahn, Markus Kromer, Daniel Kusterer, Thorsten Nagel, Thomas Rauch, Elke Reiff, Iris Traulsen

Im Laufe ihres Lebens verlieren Sterne einen GroB-
teil ihrer Masse durch einen Sternwind, der durch
Strahlungsdruck angetrieben wird. Diese Abbildung
zeigt einen der massereichsten Sterne unserer Galaxis,
Eta Carinae, der ein extremes Beispiel fiir solche
Massenverluste darstellt:
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Generell gilt: Je massereicher ein Stern zu_Beginn
seines Lebens, desto massereicher auch sein Uberrest
am Ende. Diese Endmasse ist entscheidend fiir die
Natur der verbleibenden ,,Sternleiche*:

Anfangsmasse Endmasse Endstadium
(in Sonnenmassen)
<10 <1.4 WeiBer Zwerg
10-50 1.4-2 Neutronenstern
>50 >2 Schwarzes Loch

Ein WeiBer Zwerg mit mehr als 1.4 Sonnenmassen
(Chandrasekhar-Grenzmasse) kann nicht existieren.
Der durch das entartete Elektronengas erzeugte Druck
reicht nicht aus, um den Stern gegen einen Gravita-
tionskollaps zu einem Neutronenstern zu stabilisieren.
Analog dazu gibt es auch keine Neutronensterne
oberhalb etwa zwei Sonnenmassen (Oppenheimer-
Volkoff-Grenzmasse), da in diesem Fall der Druck des
entarteten Neutronengases den Stern nicht mehr vor
dem Kollaps zu einem Schwarzen Loch bewahren kann.

Die Arbeitsgruppe Sternatmosphdren erforscht diese
Sterniiberreste sowie unmittelbare Vorlduferobjekte,
um deren Struktur und Entwicklung zu studieren.
Als Informationsquelle dient das elektromagnetische
Spektrum. Stédrke und Form der Spektrallinien von
Atomen lassen erstaunlich detaillierte Erkenntnisse
ableiten, wie Temperatur- und Druckschichtungen in
der Atmosphdre, chemische Zusammensetzung, sowie
Masse, Radius und Leuchtkraft des Sterns. Hierfiir wer-
den Modellatmosphdren mit dem Computer berechnet
und deren synthetische Spektren mit denen der Sterne
verglichen.

Solche Computersimulationen sind sehr aufwendig.
In vielen Fallen reichen Workstations oder PCs aus,
hdufig muB aber auch auf die Rechenleistung von
Supercomputern zuriickgegriffen werden. Dabei werden
Gleichungen fiir den Strahlungstransport in einem
heiBen Plasma gelost. Das Problem ist sehr verwickelt,
da die intensive Strahlung den Zustand des Plasmas
soweit dominiert, daB die Gesetze der klassischen
Thermodynamik ihre Giiltigkeit verlieren.

Da die meisten Sterne in ihrem Endstadium sehr
lichtschwach sind, miissen deren Spektren mit den
groBten Teleskopen der Erde aufgenommen werden.
Diese Beobachtungen werden regelmdBig von Mit-
gliedern unserer Arbeitsgruppe durchgefiihrt, z.B. am
europdischen ,,Very Large Telescope” in Chile:

Spatphasen der Sternentwicklung
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Viele dieser Sterne sind so heiB, daB alle Atome
hochionisiert sind. Absorptionslinien sind dann nur
im UV-Spektralbereich zu sehen. Die Spektroskopie
miissen wir dann aufgrund der Undurchldssigkeit
der Erdatmosphdre im UV mit Weltraumteleskopen
durchfiihren, wie z.B. in der Vergangenheit mit dem
Hubble Space Telescope:

WeiBe Zwerge sind das Endstadium von 95% al-
ler Sterne, so auch fiir unsere eigene Sonne (zum Gliick
aber erst in etwa 5 Milliarden Jahren). In ihnen sind die
Kernprozesse nach der fast vollstandigen Fusion von
Wasserstoff und Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoff
zum Erliegen gekommen. lhre Oberflache kiihlt im
Laufe von einigen Milliarden Jahren von weit iiber
100000 K auf unter 5000 K ab. Sie sind etwa so groB
wie unsere Erde.

Zu Beginn ihrer Abkiihlung sind die Weien Zwerge
umgeben von einem Planetarischen Nebel. Es handelt
sich hier um Materie, die der Zentralstern ca. 10000
Jahre vorher, als Roter Riese, in Form eines Sternwindes
verloren hat und nun aufgrund seiner hohen Temperatur
zum Leuchten anregt. Die Abbildung zeigt einen spek-
takuldren Nebel mit seinem extrem heiBen Zentralstern:

Der Planetarische Nebel Abell 43
[0 1] (A5007A) Schmalbandfilteraufnahme
(Feld: 2'x 2, Norden ist oben, Osten st links)
Danisches 1.54m-Teleskop, DFOSC, Juli 1998, ESO, La Sillt

Die Spektralanalyse der WeiBen Zwerge und der unmit-
telbaren Vorlaufersterne im Zentralstern-Stadium liefert
AufschluB iiber die Prozesse im Inneren der Sterne
am Ende ihrer Entwicklung, z.B. Erzeugung schwerer
Elemente, Mischungsprozesse, Gravitationsdiffusion.
Wir zeigen hier den Vergleich von zwei beobachteten
(rot) und drei berechneten Spektren fiir Sterne unter-
schiedlicher Temperatur:
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Interessiert? Als Student kdnnen Sie mithelfen, unsere
Forschungsarbeiten im Rahmen einer Diplom- oder
Zulassungsarbeit voranzutreiben. Weitere Informa-
tionen sowie dieses Poster finden Sie im Internet:
http://astro. uni-tuebi ngen. de/

Tel efon: (07071) 29-78601 (K. Werner)

Neutronensterne sind kollabierte Kerne von ent-
wickelten massereichen Sternen. Der Kollaps ist der
Ausléser einer Supernova-Explosion, wobei der groBte
Teil der Sternmaterie fortgeschleudert und als Nebel
sichtbar wird. Der Krebsnebel ist z.B. infolge einer
Supernova im Jahre 1054 entstanden:

‘The Crab Nebul in Taurus -~ (VLT KUEYEN + FOR

Im Zentrum des Nebels befindet sich der Neutronen-
stern, ein sehr rasch rotierender Pulsar (Pulsperiode:
0.033 sec) mit nur etwa 10 km Radius. Der Stern kiihlt
schnell ab, von urspriinglich etwa einer Milliarde Kelvin
auf rund 100 000 K nach einer Mio. Jahren. Indem man
Neutronensterne unterschiedlichen Alters beobachtet,
kann man die Abkiihlgeschwindigkeit bestimmen, die
wiederum empfindlich von den Eigenschaften der Ma-
terie im Sterninneren abhangt. Dies erlaubt es indirekt,
Materie bei extrem hohen (im Labor nicht erreichbaren)
Dichten zu studieren und somit Kernphysik anhand
kosmischer Objekte zu betreiben.

Wahrend junge Neutronensterne leicht anhand ih-
rer Pulsareigenschaften gefunden werden kdnnen, sind
alte Objekte nur schwer zu identifizieren. Sie sind
extrem leuchtschwach und von ,, normalen” Sternen nur
durch ihre starke Rontgenstrahlung zu unterscheiden.
Diese optische Abbildung zeigt einen der wenigen
bekannten isolierten, alten Neutronensterne; er wurde
von einem Rontgensatelliten entdeckt:

HST « WFPC2

Die Temperaturbestimmung solcher Sterne ist ei-
nes unserer Hauptziele und geschieht wiederum mit
spektroskopischen Methoden. Auch hierfiir werden
Modellatmosphdren konstruiert. Die Abbildung zeigt
den nach innen gerichteten Temperaturanstieg in
Neutronenstern-Atmosphdren, die entweder aus Was-
serstoff, Helium oder Eisen bestehen. Die gesamte
Atmosphdre hat aufgrund des starken Gravitationsfel-
des (100 milliardenfaches Erdfeld) eine Hohe von nur
wenigen cm!
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