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Evolution kosmischer Materie

A. UNSOLD

Die kosmische Materie ist zum grossten Teil in Sternen zusammen-
geballt, deren Massen etwa zwischen 50 und 0,1 Sonnenmassen liegen.
Nur ein kleiner Bruchteil erfiillt als interstellare Materie den Raum zwi-
schen den Sternen.

1. Energieerzeugung der Sterne

Die Sonne und die Sterne leuchten, weil in ihrem Inneren bei enormen
Temperaturen und Drucken Energie durch Kernprozesse erzeugt wird.

Die Energieerzeugung beginnt bei etwa 107 °K mit der «Verbrennung »
— wie man sagt — von Wasserstoff in Helium, zuerst durch den Fusions-
prozess und bei etwas hoheren Temperaturen vorwiegend durch den
CNO-Zyklus. Die Atomkerne von Kohlenstoff, Stickstoff und Sauerstoff
dienen bei diesem Prozess sozusagen nur .als Katalysatoren. Thr Mengen-
verhdltnis allerdings stellt sich wie in einem radioaktiven Gleichgewicht
ein, und zwar so, dass bei allen in Fragen kommenden Temperaturen
(~107 bis 10® °K) der Stickstoff *N bei weitem iiberwiegt und das
Hiufigkeitsverhiltnis der Kohlenstoffisotope '?C:'*Cx4 wird, wih-
rend es auf der Erde, in Meteoriten und (wie wir seit neustem wissen)
auf der Sonne ~ 100 betrigt.

Oberhalb ~108 °K wird dann nach dem Schema 4 “He—!2C das
Helium zu Kohlenstoff verbrannt. Bei hoheren Temperaturen kdnnen
noch etwas schwerere Kerne gebildet werden. Die Entstehung der bei
uns besonders hiufigen Eisengruppe beschreibt man besser nicht durch
Angabe der einzelnen Kernreaktionen, sondern als eingefrorenes thermo-
dynamisches Gleichgewicht. Um die terrestrische Haufigkeitsverteilung
der Gruppe V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni nach diesem «e(quilibrium)-Prozess »
zu erkldren, muss man eine Temperatur von ~4 - 10° °K und ein Pro-
tonen : Neutronen-Verhéltnis von ~ 300 annehmen.

Die noch schwereren Atomkerne sind nur fiir Neutronen angreifbar.
Dabei muss man noch unterscheiden, ob die Neutronenanlagerung (an
leichte oder Fe-Elemente) langsam oder rasch verlduft im Verhéiltnis zu
den konkurrierenden f-Zerféllen; so spricht man von dem s(low)- bzw.
r(apid)-Prozess.
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2. Entwicklung und Alter der Sterne

Die mit der geschilderten Folge von Kernprozessen verkniipfte Eni-
wicklung der Sterne veranschaulichen wir am besten in dem bekannten
Hertzsprung-Russell-(H. R.-)Diagramm oder dem dquivalenten Farbenhel-
ligkeitsdiagramm. Als Ordinaten sind aufgetragen die absoluten Hellig-
keiten M oder die Leuchtkrifte L der Sterne. (Die absolute Helligkeit
der Sonne ist z.B. [visuell] M, = +4,79; ihre Leuchtkraft L — entspre-
chend der Ausstrahlung von 3,90 - 1033 erg/sec — benutzt man gewdhn-
lich als Einheit.) Als Abszisse nimmt man den Spektraltyp Sp oder den
Farbindex B-¥, d.h. die Differenz der Magnitudines im Blauen und
Visuellen Spektralbereich. ‘

Nachdem ein Protostern sich aus interstellarer Materie durch Kon-
traktion verhdltnisméssig rasch gebildet hat, steigt seine Zentraltempera-
tur, bis das Wasserstoffbrennen ziindet. In diesem Zustand bleibt der
Stern auf der Hauptsequenz des H.R.-Diagramms, und zwar so lange,
bis er einen merklichen Bruchteil seines Wasserstoffs im Innern zu He-
lium verbrannt hat. Dann wandert die Brennzone nach aussen, darunter
beginnt das Heliumbrennen. Der Stern blihi sich auf und wandert als
roter Riesenstern im H.R.-Diagramm nach rechts oben. Von hier begibt
er sich — dies sei ohne Details kurz festgehalten — auf dem Horizontalast
nach links (z.T. mit komplizierten Um- bzw. Hin- und Herwegen).
Manche Sterne stossen dann eine Hiille ab und bilden einen planetari-
schen Nebel. Am Ende des Entwicklungsprozesses steht das Stadium
eines weissen Zwergsternes, dessen Inneres aus elektronenentarteter
Materie von enormer Dichte besteht.

Die Dauer des Hauptsequenzstadiums in der Entwicklung eines Sternes
koénnen wir nun leicht folgendermassen abschitzen:

Die Leuchtkraft L gibt uns direkt seinen Energieverbrauch pro Zeit-
einheit an. Auf der anderen Seite wissen wir nach EINSTEINs bekannter
Relation zwischen Masse und Energie, dass die Vereinigung von je 4 Was-
serstoffatomen zu einem Heliumatom einen Energiebetrag von 4,29 - 1073
erg liefert. So berechnet man leicht, dass z.B. die Sonne 109, ihres
Wasserstoffs innerhalb einer Zeit von 6 Milliarden Jahren verbrennt.
Fiir einen Stern der Masse M und der Leuchtkraft L (in Einheiten der
Sonnenmasse bzw. -leuchtkraft) wird die entsprechende Entwicklungszeit

tp=6" 109—9%Jahre (1)

Die Hauptsequenzsterne etwa unterhalb der Sonne konnen sich also
seit ihrer Entstehung (dieser Zeitraum muss ja kiirzer sein als das Welt-
alter) noch nicht merklich verdndert haben. Die helleren, insbesondere
die sehr hellen blauen O- und B-Sterne dagegen miissen ganz jung sein.

Betrachten wir nun die Farbenhelligkeitsdiagramme einiger Stern-
haufen, so werden die unteren Teile der Hauptsequenzen iibereinstimmen.
Das Abbiegen des oberen Teiles der Hauptsequenz nach rechts
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(«Knie ») gestattet es andererseits ohne weiteres, nach Gleichung (1) oder
in Abbildung 1 an der rechten Skala das Alter des Sternhaufens abzu-
schitzen. Um genauere Zahlenwerte zu erhalten, muss man Sternmodelle
durchrechnen und dabei u.a. die Verteilung der Energiequellen im Stern-
inneren, die urspriingliche Zusammensetzung der Sterne, den Energie-
verlust durch Neutrinos usw. beriicksichtigen. Solche Rechnungen, die
recht diffizil werden, wenn man das Alter nicht nur bis auf einen Fak-
tor 2-3, sondern auf 10-159, genau erhalten will, sind in neuerer Zeit
von [. IBEN, J. FAULKNER, R. KIPPENHAHN u.a. durchgefiihrt worden.
Wihrend die jiingsten galaktischen (offenen) Sternhaufen, wie h+y
Persei, kaum eine Million Jahre alt sind, findet man — dies ist hochst
bemerkenswert — fiir die &dltesten galaktischen Haufen, wie M 67 und
NGC188, und fiir die Kugelsternhaufen, wie M 92, M 15, M 3, fast das-
selbe maximale Alter, dessen Zahlenwert sich (je nach den zugrunde-
gelegten Annahmen) zu f,, =7 bis 15 - 10° Jahre ergibt. Dies ist offen-
bar zugleich das Alter der Milchstrasse.

U Alfer
=100

—\20x10°
*X | Jahre
~165x10°

—5,’8:0’07

—5x108

!

12109

1

77x109

29x10"

’ . 1
0% 0 o 08 2 1 4
B~V

Abbildung 1
Farbenbelligkeitsdiagramme galaktischer Sternhaufen (nach A. R. SANDAGE)
Aufgetragen sind die absoluten Helligkeiten M, iiber den Farbenindizes B-V. Das Abf
biegen der Hauptsequenz nach rechts («Knie») gestattet es, an der Skala rechts das
Alter des Sternhaufens abzulesen. — Zum Vergleich ist der Kugelsternhaufen M31T 1

mit eingezeichnet. Er ist ungefihr ebensoalt wie die dltesten galaktischen Haufen
z.B. M67 . :
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3. Struktur und Sternpopulationen der Milchstrasse

Betrachten wir zwischendurch an Hand unserer etwas schematischen
Abbildung 2 den Aufbau der Milchstrasse. Der Kiirze wegen miissen
wir uns dabei auf eine Beschreibung ohne detaillierte Begriindung be-
schranken.

| HALO

S.CHE’BE '.-Gas/& Staub
, ' @@'@mxzz“v-@'@\‘(}%% R .-\&f@» ™

Splrala rme

Sonne

10 KiloparSec;
~30000 Lichtjahre

Abbildung 2 ‘
Die Milchstrasse (schematischer Axialschnitt) mit den wichtigsten Sternpopulationen

Der Hauptteil der Sterne befindet sich in der stark abgeplatteten
Scheibe. Deren Kern ist optisch durch Dunkelwolken verdeckt, das
Radioteleskop durchdringt diese und enthiillt dort die Radioquelle
Sagittarius A. Die Sterne der Scheibe bilden die sogenannte Scheiben-
population. Hierzu gehort auch unsere Sonne, deren Abstand vom ga-
laktischen Zentrum 10000 parsec oder 32000 Lichtjahre betrédgt. Alle
diese Sterne umlaufen das Zentrum in Kreisbahnen, die Sonne z.B. mit
einer Geschwindigkeit von 250 km/sec in einer Zeit von 250 Millionen
Jahren.

In die Scheibe eingebettet sind die Spiralarme. Hier bilden sich bis in
unsere Tage durch Zusammenballung von interstellarem Gas die jungen
galaktischen Sternhaufen der sogenannten Spiralarmpopulation 1. Dazu
gehoren z.B. der Doppel-Sternhaufen 4+ y Persei und der bekannte
Gasnebel im Orion mit den darinliegenden Sternhaufen (u.a. den Trapez-
sternen).
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Die ganze Scheibe endlich ist eingehiillt von dem viel weniger abge-
platteten Halo. Dessen verhiltnismissig diinn verteilte Bewohner, die
Kugelsternhaufen und die sog. Subdwarfs oder Unterzwerge (so genannt,
weil man sie urspriinglich im H.R.-Diagramm «unterhalb» der Haupt-
sequenz mit ihren gewohnlichen Zwergsternen fand), bilden die soge-
nannte Halopopulation II. Sie umlaufen das galaktische Zentrum in lang-
gestreckten ellipsenartigen Bahnen. Deshalb kann man sie auch als soge-
nannte Schnelliufer finden. Die Sterne der Scheibenpopulation ndmlich
«schwimmen» in unserer Umgebung neben der Sonne her; ihre Ge-
schwindigkeit relativ zur Sonne ist daher klein, etwa 5-50 km/sec. Die
Sterne der Halopopulation Il dagegen bewegen sich schief zur Bewegungs-
richtung der Sonne; deshalb beobachten wir Relativgeschwindigkeiten
von der Grossenordnung der galaktischen Rotation, d.h. etwa 70400
km/sec.

Die Sternpopulationen des Milchstrassensystems, die wir bisher nur
rdumlich und dynamisch beschrieben haben, unterscheiden sich nun auch
durch ihr Alter, das wir aus den Farbenhelligkeitsdiagrammen der darin
enthaltenen Sterngruppen bestimmen konnen. Danach ist der Halo mit
seinen Kugelsternhaufen usw. ganz im Anfang der galaktischen Ent-
wicklung, also vor etwa 7—15 - 10° Jahren (wegen eines genaueren Zahlen-
wertes s.u.), entstanden. In der Scheibe sind die dltesten offenen Stern-
haufen (z.B. NGC188) altersmissig davon zurzeit nicht zu trennen.
Unsere Erde und, wie wir weiter schliessen miissen, die Sonne und das
Planetensystem entstanden — nach den neuesten radioaktiven Alters-
bestimmungen — vor 4,7 - 10° Jahren. Daneben gibt es jiingere und, be-
sonders in den Spiralarmen, ganz junge Sterne. Die Entstehung der hell-
sten Orionsterne miissen unsere — leider astronomisch noch wenig inter-
essierten — Urvorfahren wohl noch miterlebt haben!

4. Weitere Altersangaben: Expansion des Weltalls; radioaktive Elemente

Neben den angeschriebenen galaktischen Zeitrdumen merken wir zum
Vergleich noch zwei wichtige Daten vor:

— Die Fluchtbewegung (Rotverschiebung) ferner Galaxien fiihrt — zur-
zeit leider noch mit grosser Unsicherheit — auf das Weltalter. Aus der
neuesten Diskussion von A. SANDAGE ergibt sich 19,5 - 10°>¢,>3,4
- 10° Jahre. :

— Aus den Zerfallskonstanten und dem heutigen terrestrischen Héufig-
keitsverhiltnis der Uranisotope 235 und 238 kann man auf deren Ent-
stehungszeit zuriickschliessen. Geht man aus von einem (kernphysi-
kalisch begriindeten) anfinglichen Verhiltnis 23°U : 238U = 1,65 und
rechnet mit plotzlicher Entstehung, so berechnet man leicht das « Alter
des Urans» zu 6,6 - 10° Jahren.

Die Zerfallsprozesse von anderen «elternlosen» radioaktiven Elementen
fiihren auf dhnliche Zahlen. Mit der Hypothese einer zeitweiligen Nach-
lieferung erhilt man selbstverstdndlich etwas lingere Zeitrdume. Nach
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Abschitzung aller Unsicherheiten kann man fiir das Alter der radio-
aktiven Elemente tp wohl 6 - 10° <tr< 7 - 10° Jahre angeben.

5. Quantitative Analyse der Sternspektren

Einen neuen und sehr wirksamen Zugang zu den Problemen der Stern--
entwicklung und der Evolution der kosmischen Materie erschliesst uns
die spektroskopische Bestimmung der chemischen Zusammensetzung der
Sterne. Genauer gesagt, konnen wir selbstverstindlich nur die Zusam-
mensetzung ibrer dussersten Schichten, der Sternatmosphéren, ermitteln.
Das Sterninnere ist der direkten Beobachtung unzuginglich; hier fiihrt
weiter nur die Theorie des inneren Aufbaus der Sterne, EDDINGTONS
beriihmte «analytical boring machine ».

Zunichst einige Bemerkungen zur Methodik: Den Ausgangspunkt
bilden Spektren grosser Dispersion, wie man sie z.B. mit dem ortsfesten
Coudé-Spektrographen am 100”-Hooker-Spiegelteleskop des Mt. Wilson
Observatory aufnehmen kann. Mit dem Mikrophotometer misst man
sodann die Intensitdtsverteilung in den Linien, die sog. Linienprofile und
deren Flichen, die Aquivalentbreiten der Linien als Mass der absorbierten
Energie.

Ist diese ziemlich langwierige Messarbeit beendet, so tritt der Theo-
retiker in Téatigkeit und konstruiert Modelle von Sternatmosphdren. Man
geht dabei aus von den quantenmechanisch berechneten Eigenschaften
der Materie bei kosmischen Temperaturen und Drucken. Die Temperatur-
verteilung in der Atmosphire hingt zusammen mit der Art des Energie-
transportes. Dieser erfolgt im allgemeinen durch Strahlung; wir sprechen
dann von Strahlungsgleichgewicht. Die Druckverteilung erhélt man unter
Zuhilfenahme der hydrostatischen Gleichung. Die tatsichliche Durch-
fiihrung dieser komplizierten Rechnungen wird heute sehr erleichtert
durch die grossen elektronischen Rechenautomaten. Bei der Ermittlung
atomarer Grossen, wie Ubergangswahrscheinlichkeiten, Druckverbrei-
terungskonstanten usw., gibt uns die experimentelle Plasmaphysik viel-
fach wirksame Unterstiitzung. .

Fiir solche theoretischen Modelle berechnet man nun die Aquivalent-
breiten der Spektrallinien, die Energieverteilung im kontinuierlichen
Spektrum usw. und passt das Modell dann schrittweise immer besser
an die Beobachtungen an. Dabei erhidlt man zunichst die zwei Para-
meter, welche den Aufbau der Sternatmosphire beschreiben, nédmlich
die effektive Temperatur T, und die Schwerebeschleunigung g an der
Sternoberfliche. Die effektive Temperatur ist dabei so definiert, dass sie
in Verbindung mit dem Stefan-Boltzmannschen Strahlungsgesetz die
Gesamtausstrahlung an der Sternoberfliche je cm? und sec darstellt.
Fiir die Sonne ist z.B. 7, = 5780 °K und g = 2,74 - 10* cm sec™ 2. Sodann
erhilt man aus den Fraunhofer-Linien der im Spektrum vertretenen Ele-
mente deren Hiufigkeit. Wir geben sie gewohnlich an als Logarithmen
der Atomzahlen, bezogen auf log ¢ = 12 fiir Wasserstoff, der fast iiberall
das hiufigste Element ist. Fiir die Genauigkeit einer Sternanalyse ist es
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sehr wesentlich, dass man dabei die allgemeinen Parameter, insbesondere
die effektive Temperatur 7, — welche die Ionisation bestimmt —, sehr genau
ermittelt. Die Fehlergrenzen einer sorgfiltig ausgefiihrten Analyse diirften
zurzeit etwa A log e = 40,3 entsprechen. Nach diesen Vorbemerkungen
wenden wir uns den Haufigkeitsverteilungen der Elemente in verschieden-
artigen Sternen zu.

6. Haufigkeitsverteilung der Elemente in den Atmosphdren normaler Sterne

Mehr als 909, der Sterne lassen sich bekanntlich in die Morgan-
Keenan- oder kurz MK-Klassifikation mit den zwei Parametern Spektral-
typ Sp und Leuchtkraftklasse LC einordnen. An Stelle von Sp und LC
kann man ebensogut z.B. den Farbindex B-V und die absolute Hellig-
keit M, d.h. Ort des Sterns im H.R.-Diagramm, verwenden. Im Sinne
der Theorie heisst dies, dass das Spektrum eines «normalen» Sternes
eindeutig durch seine effektive Temperatur T, und Schwerebeschleunigung g
bestimmt ist. Das heisst: Die chemische Zusammensetzung der Atmo-
sphiren aller «<normalen» Sterne ist gleich. Die quantitative Analyse der
Spektren bestédtigt diesen Schluss auf das schonste. Sie liefert dariiber
hinaus die Zahlenwerte von 7T, und g und die Hdufigkeiten log ¢ der in
den Spektren vertretenen Elemente. In Abbildung 3 haben wir die zur-
zeit wohl genauesten Analysen einiger Sterne aufgetragen, deren sonstige
Daten in der Unterschrift der Abbildung zusammengestellt sind. Die
Streuung der Punkte diirfte nirgends die zu erwartenden Fehlergrenzen
iiberschreiten. Hieraus schliessen wir zunichst, dass die chemische Zu-
sammensetzung der Atmosphiren der meisten Sterne unabhdngig ist von
ihrem Entwicklungszustand: © Scorpii ist ein ganz junger Hauptsequenz-
stern, ¢ Persei hat schon das Ubergigantenstadium erreicht, die plane-
tarischen Nebel stellen ein noch spiteres Entwicklungsstadium dar. Die
Sonne ist ein alter Hauptsequenzstern. é Eridani endlich fillt im Farben-
helligkeitsdiagramm auf den Riesenast von NGC 188 und ist daher einer
der dltesten Bewohner der galaktischen Scheibe. Wihrend der so erfassten
Spanne der Sternentwicklung muss die Zusammensetzung des Stern-
inneren durch Kernprozesse erheblich verdndert werden. Es findet also
keine Vermischung der Atmosphdrenmaterie mit dem Sterninneren statt.
Da die Entstehung der betrachteten Sterne aus interstellarer Materie
iiber den ganzen Zeitraum seit der Entstehung der galaktischen Scheibe
bzw. der idltesten galaktischen Sternhaufen verteilt ist, so miissen wir
schliessen, dass iliber diesen ganzen Zeitraum hinweg die chemische Zu-
sammensetzung der interstellaren Materie innerhalb der heutigen Mess-
genauigkeit gleichgeblieben ist. Fiir die absolute Dauer dieses Zeitraumes
liefern die schon erwdhnten Rechnungen iiber die Sternentwicklung in
Haufen Zahlenwerte von etwa 7-20 Milliarden Jahren. Eine genauere
Festlegung soll im folgenden noch versucht werden. '

1 Auf die besonderen Methoden zur quantitativen Analyse der Spektren von plane-
tarischen und Gasnebeln kénnen wir hier nicht eingehen.
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Abbildung 3
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Hiufigkeitsverteilung in den Atmosphdren «normaler» Sterne (bezogen auf

log ¢ = 12 fiir WasserstofT)

Stern MK-Typ | Entwicklungs- Literatur
stadium, Alter
o T Scorpii BoV Hauptsequenz, | M.ScHoLz: Z.Astrophys.
jung 65,1;1967. M.ScHOLZ et
al.: ebd. 66, 246; 1967
B C Persei Bl1b Ubergigant, R.CAYREL: Ann. Astro-
jung phys., Suppl., Nr.6; 1958
+ Planetarische o SpiatesEntwick-| L.H.ALLER: Publ. Astr.
Nebel lungsstadium Soc.Pac. 76, 279; 1964
& Sonne G2V Hauptsequenz, | L.GOLDBERG, E.A. MUL-
alt, kaum ent- LER, L.H.ALLER: Astro-
wickelt phys.J., Suppl. 5, Nr.45;
1960; revidiert von E.A.
MULLER, Symp. Paris 1967
X 4 Eridani Ko IV Unterriese J.HazLEHURST: Observa-
(Subgigant), tory 83, 128; 1963, und
sehr alt B.E.J.PAGeL: Observa-

tory 83, 133; 1963
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7. Spektroskopische Anzeichen von Kernreaktionen in Sternen

Neben den besprochenen «normalen » Sternen gibt es die viel selteneren
anomalen Sterne — «peculiar stars» —, welche in der chemischen Zusam-
mensetzung ihrer Atmosphiren deutliche Spuren von Kernreaktionen er-
kennen lassen. Ihre quantitative Erforschung befindet sich noch in den
Anfingen. Wir begniigen uns daher mit einer kurzen Besprechung der
interessantesten Klassen.

7.1 Heliumsterne

In den Spektren dieser heissen Sterne sind die Wasserstofflinien un-
gewohnlich schwach oder fehlen, dagegen sind die Heliumlinien sehr
stark ausgeprigt. Die Ergebnisse der quantitativen Analysen lassen sich
folgendermassen zusammenfassen: In dem Stern HD 160641 ist aller
Wasserstoff in Helium verwandelt. Die schweren Elemente von C bis Si
dagegen bilden — nach Masse — den normalen Anteil der Materie. Hier
diirfte die jetzt in der Atmosphire befindliche Materie daher nur durch
den Fusionsprozess beeinflusst sein. Wie alle Kernprozesse kann dieser
selbstverstiandlich nur im Sterninneren stattgefunden haben.

In einem anderen Helivmstern, HD 30353, ist fast aller Wasserstoff
zu Helium verbrannt (H:He = 10™%). Die schweren Elemente, hier erst
ab Neon, diirften normal sein. Dagegen ist die CNO-Gruppe grossen-
teils in Stickstoff libergefiihrt. Hier muss also auch (bei hoheren Tem-
peraturen) der CNO-Zyklus bei der Wasserstoffverbrennung in Gang
gekommen sein. Die iibrigen Heliumsterne lassen sich wohl zwischen
die geschilderten  Extremfille einordnen.

7.2 Kohlenstoffsterne

Dies sind rote, d.h. kiihle Riesensterne. Die Verstirkung der Banden-
spektren von CH, C,, CN und der Linien des Kohlenstoffatoms weist
auf einen Uberschuss an Kohlenstoff hin. Das genauere Studium der
Spektren und ihre quantitative Analyse lassen mehrere Untergruppen er-
kennen, die man etwa so charakterisieren kann:

Die CH-Sterne sind metallarme Sterne der Halopopulation II. Gegen-
liber deren gewohnlichen Mitgliedern (s.u.) sind der Kohlenstoff etwa
5mal und die ganz schweren Elemente von *°Ba an etwa 15mal hiufiger.
Die grosse Hiufigkeit des Kohlenstoffs deutet auf Heliumbrennen, die
der schweren Elemente auf Neutronenprozesse hin.

Besonders interessant ist, dass man aus den Banden der kohlenstoff-
haltigen Molekiile das Hiufigkeitsverhiltnis der Isotope '*C:13C be-
stimmen kann. Auf der Erde und auf der Sonne (aus CH-Banden) ist
es bekanntlich ~98. Unter den CH-Sternen zeigen manche Objekte ein
Isotopenverhiltnis von der Grossenordnung dieses «normalen» Wertes.
Manche CH-Sterne aber haben ein Verhiltnis 2C:13C~ 5, was auf eine
Mitwirkung des CNO-Zyklus hindeutet.

Bei den gewdohnlichen Kohlenstoffsternen der jiingeren Sternpopula-
tionen dagegen scheint das Verhiltnis 2C:13C immer bei 5 zu liegen.
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In den wasserstoffarmen Kohlenstoffsternen, wie R-Coronae Borealis,
ist zunédchst einmal der grosste Teil des Wasserstoffs zu Helium ver-
brannt; von diesem wiederum wurde ein Teil in Kohlenstoff 12C um-

gewandelt.

Das Verhiltnis '2C:13C ist jedenfalls gross; es wiire natiirlich wichtig,
seinen Zahlenwert zu kennen. Die schweren Elemente vom Stickstoff bis
zum Barium scheinen ziemlich normal zu sein; Neutronen haben hier

also offenbar keine wesentliche Rolle gespielt.

7.3 Bariumsterne

Dies ist anders in den Bariumsternen mit ihren starken Ball-Linien
und in den sich nach kiihleren Temperaturen hin anschliessenden S-Ster-
nen mit ihren starken Linien und Banden der schweren Elemente wie Zr,
La, Y, Sr, Ba und ZrO, LaO, YO...

Dass hier Neutronen am Werke sind, wird bestétigt durch MERRILLS
Entdeckung der Linien des auf der Erde erst kiinstlich hergestellten Ele-
mentes Technetium. Dessen langlebigstes Isotop Tcii hat nach Labora-
toriumsmessungen eine Halbwertzeit von 2 - 10° Jahren. Sie passt durch-
aus zu den Zeitrdumen, welche die Theorie der Sternentwicklung fiir
das Rote-Riesen-Stadium erlaubt.

An dieser Stelle erhebt sich nun die allgemeine Frage, warum nur
einige wenige Sterne Zeichen nuklearer Prozesse aufweisen, die dann
gleich sehr deutlich hervortreten, wihrend die Atmosphiren der iiber-
wiegenden Mehrheit der Sterne keinerlei Spuren von Kernumwandlungen
erkennen lassen ?

In der Tat fordert die Theorie der Entwicklung von FEinzelsternen,
dass im allgemeinen keine Durchmischung der inneren Brennzone mit
der Atmosphire stattfindet. Eine solche ist dagegen — unter geeigneten
Voraussetzungen — moglich bei engen Doppelsternen. Auf dieser Basis
hat neuerdings vaAN DEN HEUVEL in die sehr komplizierten Phinomene
der «Peculiar A-stars» der Ap-Sterne und der « Metalliniensterne» Am
Ordnung gebracht. Daneben muss man aber wohl auch an das Flash-
Phinomen und vielleicht auch an die zurzeit noch bestehenden Unsicher-
heiten in der Theorie konvektiver Zonen in den Sternen denken.

8. Metallarme Sterne des galaktischen Halos

Neben den mannigfaltigen Gruppen der Sterne mit ausgesprochenen
«Entwicklungsstérungen » gibt es die viel zahlreicheren sog. metallarmen
Sterne. Die quantitative Analyse ihrer Spektren zeigt, dass relativ zum
Wasserstoff alle schweren Elemente, von C bis Ba, im Vergleich zur Sonne
oder anderen «normalen » Sternen um einen konstanten Faktor seltener
sind. Dieses «Metall-/'Wasserstoff-Verhéltnis» M/H (fiir die Sonne per
def. gleich Eins gesetzt) kann alle Werte von ~1/,,, (bei dem extremen
Subdwarf HD 140283) bis etwas iiber 1 annehmen. Sehr bemerkenswert
ist, wie gesagt, dass die relativen Haufigkeitsverhiltnisse aller schweren
Elemente von C bis Ba (auf das Helium werden wir noch besonders
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eingehen) in den metallarmen und in den normalen Sternen innerhalb
der heutigen Messgenauigkeit dieselben sind. Es sind zwar in der Literatur
immer wieder individuelle Effekte einzelner Elemente behauptet worden,
aber diese diirften auf Analysenfehlern beruhen. Sie sind stets von der
Grossenordnung der sonstigen Messfehler, und sie zeigen keine Korre-
lation mit dem allgemeinen Metall-/H-Verhiltnis. Die wichtigsten Fehler-
ursachen liegen in ungenauer Bestimmung der Sterntemperatur und der
die Linienintensititen auch beeinflussenden Stromungen in den Stern-
atmosphéren, der sog. Turbulenz. Solche metallarmen Sterne kommen
nur im Halo — man kann noch genauer die Halopopulation IT und die
«gemdssigtere » mittlere Population IT unterscheiden — vor; man erkennt
sie daher in kinematischer Hinsicht als Schnelldufer (high velocity stars).
Eine Altersbestimmung ist moglich an Hand der Farbenhelligkeitsdia-
gramme der zur Halopopulation IT gehdrenden Kugelsternhaufen. Diese
bilden danach (zusammen mit den alten galaktischen Sternhaufen, wie
NGC188) die dlteste Bevolkerungsgruppe unserer Milchstrasse. Auch
die Schnelldufer mit verschiedenen Metallhdufigkeiten kénnen nach
ithrem Farbenhelligkeitsdiagramm nicht viel jiinger sein. Zusammen-
fassend konnen wir also sagen, dass es metallarme Sterne nur unter den
dltesten Sternen des Milchstrassensystems gibt. Die Genauigkeit der
Altersbestimmung aus den Farbenhelligkeitsdiagrammen reicht (insbe-
sondere angesichts der verschiedenen Zusammensetzung) nicht aus, um
einen Altersunterschied zwischen den metallarmen Kugelhaufen und den
galaktischen Sternhaufen normaler Metallhdufigkeit mit einiger Sicher-
heit festzustellen.

Die Entwicklungsgeschwindigkeit ist auch bei den metallarmen Sternen
in erster Linie von ihrer Masse abhiingig. Sterne mit weniger als ~1 Mg
befinden sich noch auf ihrer urspriinglichen Hauptsequenz. Friiher hat
man solche Sterne mit schwachen Metallinien «zu frith» klassifiziert;
so kamen sie im H.R.-Diagramm unter die Hauptsequenz zu liegen, und
man nannte sie Subdwarfs oder Unterzwerge; diesen Namen hat man
beibehalten. Ein typisches Beispiel ist der sonnendhnliche HD 140283
mit M/H~x'/,,,. Der rote Riesenstern HD 122563 mit einem vielleicht
sogar noch etwas kleineren M-/H-Verhiltnis hat offenbar im Inneren
schon einen wesentlichen Bruchteil seines Wasserstoffs verbraucht. Der
Schnelldufer HD 161817 — mit der grossten bekannten Radialgeschwin-
digkeit von 363,4 km/sec — hat M/H =1/13; er hat im Farbenhelligkeits-
diagramm schon den Horizontalast erreicht. Und in dem Kugelstern-
haufen M 15 kennt man sogar einen metallarmen planetarischen Nebel
K 648! Auch bei allen diesen Sternen haben die Kernprozesse im Stern-
inneren die Zusammensetzung der Atmosphéren nicht beeinflusst.

9. Helium in galaktischen Objekten

Da bei der nuklearen Verbrennung des Wasserstoffs das Helium zu-
néchst sozusagen als Asche zuriickbleibt, so ist das Verhiltnis H/He von
ganz besonderem Interesse. Leider sind die Anregungsenergien der He-
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llumlinien so gross, dass man sie nur bei ziemlich hohen Temperaturen
iiberhaupt erwarten kann. Eine Ausnahme macht die Sonne, in deren
Protuberanzen mit ihren sehr ungewohnlichen Anregungsverhiltnissen
die gelbe Heliumlinie seinerzeit entdeckt wurde.

Fassen wir zunichst die Analysen der Objekte mit normalem Metall-
gehalt zusammen, d.h. heisse Hauptsequenzsterne und Ubergiganten,
galaktische Gasnebel (aus denen sie entstehen), planetarische Nebel und
die Sonnenprotuberanzen 2, so erh4lt man im Mittel H: He = (6,240,8): 1.

Die nichste — hochst aufregende — Frage ist selbstverstindlich: «Sind
die metallarmen Objekte auch heliumarm oder nicht ?» Sie ist schwer zu
beantworten, da die alten Sterne der metallarmen Population II erst in
den letzten, kurzlebigen und daher seltenen Stadien ihres Weges durch
das Farbenhelligkeitsdiagramm so hohe Temperaturen erreichen, dass
Heliumlinien iiberhaupt ggf. entstehen konnen. Noch dazu sind solche
Objekte meist weit entfernt und daher sehr lichtschwach. Mit leidlicher
Genauigkeit konnte man analysieren den Halo-B-Stern BD +33°2642,
den Stern Barnard 29 im Kugelhaufen M 13, den schon erwidhnten pla-
netarischen Nebel in dem Kugelhaufen M 15 und einen planetarischen
Nebel hoher Geschwindigkeit NGC6644 (iiber die schwereren Elemente
ist bei letzterem nichts bekannt). Es zeigte sich iiberraschenderweise, dass
alle diese Objekte normale Heliumhiufigkeit, H: He~x5,5-9:1, haben!
Es gibt zwar auch «heliumschwache B-Sterne », aber deren Spektren zei-
gen (soweit man es bei so schwachen Objekten erkennen kann) auch
andere anomale Ziige, die auf einen ungewdhnlichen Entwicklungsweg
hinweisen. In unserer Milchstrasse haben also alle Sterne, unabhingig
von der Metallhdufigkeit, in ihren Atmosphiren oder Hiillen (soweit
keine Durchmischung mit teilweise verbrannter Materie stattgefunden
hat) dasselbe Hiufigkeitsverhiltnis H:He = 6,2.

10. Andere Galaxien

Die nédchsten Nachbarn unserer Milchstrasse im Weltraum sind die
grosse und die kleine Magellanische Wolke (LMC und SMC). In der
Hubble-Sequenz der Galaxien (Abb. 4) stehen sie ganz an einem Ende
als Irr I-Galaxien mit viel interstellarer Materie. Spektroskopisch unter-
suchen konnte man bis jetzt eine Anzahl extrem heller Ubergiganten.
Diese unterscheiden sich von analogen Sternen unserer Milchstrasse in
keiner Weise; die Héufigkeiten von Helium und Metallen relativ zum
Wasserstoff stimmen daher (mindestens bis auf einen Faktor ~ 1,5) iiber-
ein. Dies wird bestitigt durch die quantitativen Analysen von Gasnebeln,
aus denen die erwidhnten Sterne ja entstanden sind. Das Verhéltnis
H:He kennt man weiterhin fiir Gasnebel in der Sc-Galaxis M 33 und in
der unserem System dhnlichen Andromeda-Galaxis M 31, hier sogar fiir
verschiedene Abstinde vom Zentrum. In elliptischen Galaxien, am an-

2 Messungen in der solaren Ultrastrahlung und dem Sonnenwind haben wir nicht
herangezogen, da sich hier der Unterschied im Verhiltnis von Ladung zu Masse
zwischen H und He auswirken konnte.
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Elliptische Galaxien
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Abbildung 4
Hubble-Klassifikation der Galaxien

deren Ende der Hubble-Sequenz, kann man zwar keine einzelnen Sterne
spektroskopieren, aber das integrierte Spektrum z.B. der Galaxis NGC
205 weist darauf hin, dass sie im wesentlichen aus normalen Sternen
zusammengesetzt ist.

Daneben findet man auch in fernen Galaxien metallarme Objekte, wie
Kugelhaufen und helle rote Riesen, die sich hinsichtlich ihrer Lage im
Farbenhelligkeitsdiagramm als gleichartig mit analogen galaktischen
Objekten erweisen (Spektren kann man von diesen sehr lichtschwachen
Objekten nicht erhalten).

Das Studium der fernen Galaxien fiihrt uns also zu zwei Erkenntnissen,
deren Bedeutung bis jetzt meist nicht geniigend gewiirdigt wurde:

— Der Heliumgehalt und die maximale Metallhdufigkeit sind in allen
Galaxien gleich, unabhingig von deren Gehalt an interstellarer Ma-
terie und von ihrer sonstigen Struktur, wie Hubble-Typ, Masse usw.

— Das Vorhandensein einer metallarmen und einer metallreichen Stern-
population ist unabhiingig davon, ob die Galaxis eine ausgesprochene
Gliederung in Halo und Scheibe aufweist (wie bei uns und in M 31,
d.h. im mittleren Teil der Hubble-Sequenz) oder nicht (bei den ellip-
tischen bzw. Irr I-Galaxien an beiden Enden der Hubble-Sequenz).

11. Die Entstehung der chemischen Elemente

Bis vor etwa 10 Jahren, als man nur die gleichartige Zusammensetzung
der Materie in den «normalen» Sternen sowie der Erdkruste und den
Meteoriten kannte, versuchte man diese im Anschluss an LEMAITRE,
Gamow und andere zu erkldaren durch die Hypothese des Urknalls oder
des «Big Bang», einer gewaltigen Explosion, welche die Expansion des
Weltalls einleitete.

Kernphysikalische Schwierigkeiten sowie die Entdeckung der metall-
armen Halo-Sterne und -Sternhaufen ebneten den Weg fiir die 1957 von
dem Ehepaar BURBIDGE, FOWLER und HoOYLE vorgeschlagene B>FH-
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Hypothese (wie man sie kurz nennt). Danach bestand die Welt urspriing-
lich aus Wasserstoff. Unsere Galaxis, auf deren Betrachtung sich die
genannten Autoren in der Hauptsache beschrinken, war im Anfang eine
fast kugelformige Wolke aus Wasserstoff, sozusagen der Ur-Halo. In
diesem bildeten sich die metallarmen Halo-Sterne. Erst mit der Ent-
wicklung mehrerer Generationen von Sternen und ihrer Wiederauflosung
(etwa durch Supernova-Explosionen) in das interstellare Medium ent-
stand nach B2FH die immer metallreichere Materie, aus der sich schliess-
lich die Sterne der Scheiben- und Spiralpopulationen bilden konnten.
Parallel mit dieser nuklearen Entwicklung miisste sich ein ebenso ge-
waltiger dynamischer Vorgang abgespielt haben, ndmlich die Bildung
der galaktischen Scheibe durch Zusammensturz eines grossen Teils der
Halo-Materie.

Als bekannt wurde, dass das Hiaufigkeitsverhiltnis H: He in den metall-
reichen und den metallarmen Sternen dasselbe ist, holte man zunéchst
die «Big-Bang»-Theorie wieder in einer eingeschrinkten Form hervor,
die unter dem Schlagwort «Little Bang» oder — etwas pompdser — «The
Big Fireball » bekannt wurde. Sie erklirte in plausibler Weise das be-
obachtete Verhiltnis H: He und die inzwischen mit Radioteleskopen im
Gebiet der mm- bis dm-Wellen entdeckte kosmische 3-°K-Hohlraum-
strahlung. Letztere wird zuriickgefiihrt auf die beim «Little Bang» ent-
standene Hohlraumstrahlung extrem hoher Temperaturen, die bei der
Expansion adiabatisch abgekiihlt wurde.

Auch so kénnen wir aber m. E. den in den vorhergehenden Abschnitten
zusammengetragenen (und einigen weiteren) Beobachtungen noch nicht
gerecht werden, und wir wollen versuchen, einige wichtige Punkte neu
durchzudenken.

Zunichst noch einmal zum Alter des Universums: Die heute iiblichen
Zahlenangaben iiberdecken einen weiten Bereich, etwa von 7-20 - 10°
Jahren, einerseits wegen der Ungenauigkeit der Hubble-Konstante und
andererseits besonders wegen der Abhingigkeit der Altersberechnung
der iltesten Sternhaufen von den dabei gemachten Annahmen. Wir
konnen dem heute eine sehr viel prizisere Uberlegung entgegenstellen:
Wir sahen, dass die schweren Elemente (genauer gesagt: mehr als 709,
derselben) schon am Anfang der galaktischen Scheibe vorhanden waren.
Wie man sich auch immer die Entstehung der schweren Elemente vor-
stellen mag, es kann demnach kein Zweifel bestehen, dass ihr Alter dem
der Milchstrasse und dem des gesamten Kosmos so nahe kommt, dass
eine Unterscheidung nicht moglich ist. Andererseits aber kann man, wie
wir sahen, das Alter der elternlosen radioaktiven Elemente auf der Erde
sehr genau angeben zu ~7 - 10° Jahren. Wir miissen diese Zahl daher
zugleich als Weltalter akzeptieren und sie in Zukunft sozusagen als
‘Grenzbedingung fiir Sternentwicklungsrechnungen und kosmologische
Weltmodelle ansehen.

Als nichsten Punkt betrachten wir kritisch die Entstehung der galak-
tischen Scheibe durch Kollaps aus dem Halo. Aus mechanischen Griin-
den miisste dieser Vorgang sich in einem Zeitraum abgespielt haben, der
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dem freien Fall und damit grossenordnungsmaissig den Umlaufzeiten im
galaktischen System entspricht, d.h. ~2 - 10® Jahren. EGGEN, LYNDEN-
BELL und SANDAGE haben diesen Schluss bestétigt durch eine Unter-
suchung der adiabatischen Invarianten des Systems. Noch ein Stiick
weiter fiihrt die Betrachtung der axialen Komponente des galaktischen
Bahndrehimpulses pro Masseneinheit, cinerseits im Halo und anderer-
seits in der galaktischen Scheibe. Nach den Grundprinzipien der Me-
chanik miisste ndmlich diese Grosse beim Kollaps erhalten bleiben. Eine
genauere Diskussion der galaktischen Bewegungen der metallarmen
RR-Lyrae-Verdnderlichen, die zu den iltesten Mitgliedern der Halo-
population II gehoren, zeigt, dass der Drehimpuls pro Masseneinheit
im Halo wesentlich geringer ist als in der Scheibe. Wenn dem so ist,
so diirfte kaum etwas anderes iibrigbleiben, als die ganze Kollapshypo-
these aufzugeben und uns — im Anschluss an AMBARZUMIAN — VOrzu-
stellen, dass zuerst die galaktische Scheibe da war und dass sich der
Halo dann gleich im Anfang der galaktischen Entwicklung aus dem
drehimpulsarmen Kern der Galaxis heraus durch eine gigantische Ex-
plosion gebildet hat.

Die Annahme derartiger galaktischer Explosionen, die Massen von
der Grossenordnung einer mittleren Galaxis erfassen, wire noch vor
wenigen Jahren vollig phantastisch erschienen. Inzwischen hat uns die
Radioastronomie dariiber belehrt, dass die Radiogalaxien wie Cygnus A
so entstanden sein miissen und dass in der Radioquelle Centaurus A
jedenfalls zwei, vielleicht sogar drei solche Explosionen stattgefunden
haben. In der Galaxis M 82 kdnnen wir eine derartige galaktische Kata-
strophe auch optisch beobachten. In den vieldiskutierten Quasars spielt
sich Ahnliches vielleicht noch in viel grosserem Massstab ab.

Wo und wie ist nun die Entstehung der schweren Elemente vor sich
gegangen ?

Nach der B>’FH-Hypothese sollen die schweren Elemente in dem sehr
kurzen Zeitraum von ~2 - 108 Jahren im Ur-Halo gebildet worden sein.
Es erscheint aber andererseits ganz unverstindlich, dass die nach B2FH
dazu notwendigen Prozesse der Entstehung und Wiederauflésung von
Sternen in dem Ur-Halo mit seiner extrem geringen Dichte mit so viel
grosserer Geschwindigkeit vor sich gegangen sein sollen als spéter in
der galaktischen Scheibe oder z.B. in den Magellanischen Wolken mit
ithrer erheblich grosseren Gasdichte. Warum soll sodann in allen Galaxien
der verschiedenen Hubble-Typen als Endergebnis sich genau dasselbe
Verhiltnis H:He: schwere Elemente eingestellt haben? Warum endlich
sollen die als Endergebnis hochst komplizierter Prozesse entstandenen
relativen Hiaufigkeitsverhiltnisse der schweren Elemente in der Scheibe und
den Spiralarmen genau dieselben sein wie in den geringen Spuren der
schweren Elemente, die wir in extrem metallarmen Halo-Sternen finden?

Uber die ganz andersartigen Anderungen der Hiufigkeitsverteilung
der schweren Elemente in der Stellarmaterie durch die bekannten Kern-
prozesse geben uns ja die verschiedenen Klassen anomaler Sternspektren
weitgehend Auskunft.
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Von der Astronomie her gesehen diirfte kaum ein anderer Ausweg
bleiben, als zu der Vorstellung zuriickzukehren, dass die metallreiche
Materie, aus der der grosste Teil der Galaxien besteht, mit ihrer uni-

versellen Hiufigkeitsverteilung im Anfang der Expansion des Weltalls
entstand. Mit anderen Worten: Man miisste versuchen, die kernphysi-
kalischen Schwierigkeiten der Lemaitre-Gampowschen Hypothese zu
iiberwinden.

Den Ursprung der metallarmen Halo-Sterne hitte man sich in diesem
Rahmen etwa so vorzustellen, dass bei der schon erwihnten gigantischen
Explosion im Kern unserer Galaxis Materie herausgeschleudert wurde,
die vorwiegend aus Wasserstoff und Helium in etwa dem «kosmischen
Mischungsverhiltnis » bestand. Dass so etwas moglich ist, wird durch
Rechnungen der Fowlerschen Schule zur Theorie des «Little Bang»
nahegelegt. Diese metallfreie Materie hitte dann nach Mischung mit
der dlteren metallreichen Materie aus der Scheibe zur Bildung der metall-
armen Halo-Sterne gefiihrt. Die bisherigen Altersberechnungen lassen
iibrigens — innerhalb ihrer Fehlergrenzen — durchaus die Moglichkeit
offen, dass die Kugelsternhaufen nicht ilter sind als die dltesten Objekte
der galaktischen Scheibe. Die Zuordnung der metallarmen Sterne zu
einem Halo und der metallreichen Sterne zur Scheibe ist offenbar schon
deswegen auf Galaxien mittlerer Typen beschrinkt, weil man bei vielen
anderen Galaxien an den Enden der Hubble-Sequenz gar nicht von einem
Halo und einer Scheibe sprechen kann.

Wir haben gesehen, dass die bisherigen Vorstellungen iiber die Evo- -
lution der Elemente erheblichen Einwinden ausgesetzt sind. Auch die
Grundziige unserer neuartigen Vorstellungen bediirfen sicher in vieler
Hinsicht noch weiterer Ausarbeitung und wohl auch Verbesserung. Fest-
stehen diirfte aber, dass die quantitative spektroskopische Ermittlung
der Haufigkeitsverteilung der Elemente in den Atmosphéren von Sternen
verschiedener Herkunft und verschiedenen Alters uns sehr wirkungs-
volle Moglichkeiten an die Hand gibt zum Studium der grossen Probleme
der kosmischen Evolution.
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