Sternentwicklung

	Worum geht’s?
	Die Sonne versorgt uns auf der Erde seit undenklichen Zeiten mit ungeheuer großen Mengen an Energie. Immer wieder hört man, dass die Sonne in einigen Milliarden Jahren „untergehen“ wird. Da drängen sich zahlreiche Fragen auf, so z.B. woher die Sonne die viele Energie „bezieht“, die sie abstrahlt, wie lange sie dies schon tut, woher man weiß, dass die Sonne „nur noch ein paar Milliarden Jahre scheinen wird, wie die Sonne entstanden ist, wie im Detail der „Sterbeprozess“ der Sonne aussehen wird und viele weitere Fragen mehr. All dies soll in diesem Kapitel behandelt werden.


1 Am Anfang war der Wasserstoff...

	Vom Urknall zu den Nukleonen
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	„Am Anfang war der Wasserstoff“. Diesen Titel trägt ein bekanntes populärwissenschaftliches Buch von Hoimar von Ditfurth über die Entstehung des Kosmos. Er trifft für unser Weltall im Wesentlichen seit den ersten drei Minuten nach dem Urknall zu. Beim Urknall entstand sämtliche Materie, die wir heute im Universum finden. Innerhalb der ersten drei Minuten nach dem Urknall entstanden aus den ursprünglichen exotischen Elementarteilchen die heute bekannten Elementarteilchen Neutronen, Protonen und Elektronen. Das Weltall dehnte sich rasch aus und kühlte dabei stark ab.

	Von den Nukleonen zu Atomkernen
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	Die Protonen und Neutronen verschmolzen zum Teil miteinander, so dass am Ende der ersten drei Minuten, als die Temperatur des Universums unter die für Kernfusion nötigen Werte fiel, neben Protonen und Elektronen, den Bestandteilen von Wasserstoffatomen auch Helium- sowie einige Deuteriumkerne (ein Proton, ein Neutron) vorhanden waren. Schwerere Atomkerne konnten daraus nicht entstehen, denn dafür reichte die Temperatur nach Ablauf der ersten drei Minuten nicht mehr aus. Ohne Sterne hätte sich die chemische Zusammensetzung des Universums seit den ersten drei Minuten nach dem Urknall nicht mehr verändert und betrüge nach wie vor ca. 75% Wasserstoff und 25% Helium sowie Spuren von Deuterium und Lithium.

Anmerkung: (Die Prozentangaben beziehen sich auf die Masse. Da ein Heliumkern die vierfache Masse eines Wasserstoffkerns hat, beträgt der Anteil des Heliums nach Anzahl von Atomen gerechnet nur 1/13, also ca. 7,7%).

	Von Atomkernen zu Atomen
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	Etwa 300 000 Jahre nach dem Urknall war das Universum so weit abgekühlt, dass die Atomkerne (also Protonen und Heliumkerne) die Elektronen einfingen und sich so zu vollständigen Atomen verbanden. 

	Und wo bleiben die Sterne?
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	Unmittelbar nach dem Urknall, war das sich allmählich ausdehnende Universum mehr oder weniger gleichmäßig mit Wasserstoff- und Heliumatomen angefüllt. Jedoch war dieses Gas nicht völlig gleichmäßig verteilt, sondern es gab Stellen mit größerer und Stellen mit kleinerer Dichte. Hier setzt nun die eigentliche Entwicklung der Sterne an, die im nächsten Kapitel beschrieben wird.


2 ...und die Schwerkraft

	Das Gas zieht sich unter dem Einfluss der Schwerkraft zusammen
	Zwischen elektrisch neutralen Atomen wirkt lediglich die Schwerkraft. Sie sorgt dafür, dass Stellen, an denen die Gasdichte erhöht ist, weiteres Gas aus ihrer Umgebung anziehen, was ihre Dichte weiter erhöht. Auf diese Weise sammelt sich im Laufe der Zeit nahezu alle Materie an den Stellen, an denen die Gasdichte von Anfang an etwas höher war als im Rest des Universums. Dort entstanden Sterne und Galaxien.

	Dabei steigen Temperatur...
	Wenn sich das Gas unter dem Einfluss der Schwerkraft zusammenzieht, dann steigt seine Temperatur, denn es wird potenzielle Energie (Lageenergie) frei. Die Gasteilchen werden beim „Herunterfallen“ schneller, was gemäß dem Teilchenmodell der Wärmelehre einer erhöhten Temperatur entspricht.

	...und Druck
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Schwerkraft

Der entstehende Himmelskörper zieht durch seine immer größer werdende Schwerkraft allmählich sämtliches Gas aus seiner Umgebung an. Durch das kleiner werdende Volumen und die steigende Temperatur steigt beim Zusammenziehen auch der Druck des Gases. Falls in der Nachbarschaft nicht allzu viel Gas vorhanden ist, und so die Schwerkraft des Himmelskörpers nicht allzu groß wird, verhindert der beim Zusammenziehen immer weiter steigende Druck ein weiteres Zusammenziehen des Gases. Der nach Innen gerichtete Schweredruck und der nach außen gerichtete Gasdruck sind im Gleichgewicht. Ein Beispiel für solche Himmelskörper (wenn auch mit anderer Entstehungsgeschichte) sind die großen Gasplaneten Jupiter, Saturn, Uranus und Neptun.

	Braune Zwerge
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Röntgenaufnahme des braunen Zwerges TWA 5B („Beule“ oben)
	Bei Objekten mit einer Masse von weniger als 75 Jupitermassen (0,07 Sonnenmassen) genügen Druck und Temperatur nicht, die Verschmelzung von Protonen zu Helium in Gang zu setzen. Sie gewinnen weiterhin den ganz überwiegenden Teil der von Ihnen abgestrahlten Energie aus der Schwerkraft, d.h. der frei werdenden Lageenergie des Gases. Solche Objekte heißen „Braune Zwerge“ Lediglich ab einer Masse von 13 Jupitermassen (≈ 0,012 Sonnenmassen) genügen Druck und Temperatur zur Fusion von 2H (Deuterium) mit einem Proton zu 3He und ab 65 Jupitermassen (≈ 0,06 Sonnenmassen) zur Fusion von 7Li mit einem Proton zu 8Be. Diese Prozesse laufen allerdings recht gemächlich ab, weshalb der Beitrag der Gravitationsenergie bei weitem überwiegt. Braune Zwerge haben unabhängig von ihrer Masse ungefähr Jupitergröße. Bei Ihnen ist es nicht der „normale“ Gasdruck, der der Schwerkraft das Gleichgewicht hält, sondern sie werden durch den quantenmechanischen Entartungsdruck (s. Kapitel weißer Zwerg) der Elektronen stabilisiert.

	Wie gewinnen helle Sterne ihre Energie?
	Bei Sternen mit einer Mindestmasse von 75 Jupitermassen (≈ 0,07 Sonnenmassen) werden bei der Kontraktion Druck und Temepratur so hoch, dass die schnellsten Protonen ihre Abstoßung überwinden und zu Helium zu fusionieren. Ein so genannter Hauptreihenstern ist entstanden.


3 Das Hertzsprung-Russel-Diagramm
3.1 Was ist das...?
	Worum geht’s?
	Bevor im Detail erklärt wird, welche Vorgänge im Innern eines Sterns ablaufen, soll zunächst erklärt werden, welche Typen von Sternen es gibt und wie sie mit Hilfe des Hertzsprung-Russel-Diagramms eingeteilt werden.

	Das Hertzsprung-Russel-Diagramm
	Beim Hertzsprung-Russel-Diagramm ist auf der Horizontalachse die Oberflächentemperatur eines Sterns aufgetragen, auf der Vertikalachse seine absolute Leuchtkraft in der Einheit „Leuchtkraft der Sonne“. Man misst nun für einen Stern diese beiden Parameter und kennzeichnet die entsprechende Stelle im Hertzsprung-Russel-Diagramm durch einen Punkt. Die folgende Abbildung zeigt ein solches Hertzsprung-Russel-Diagramm, in das neben der Sonne (großer orangefarbener Kreis) ein paar tausend weitere Sterne durch Punkte eingetragen wurden.
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   Quelle: "Astronomie", Kaiser, 2001, S. 132


3.2 ...und wozu ist es gut?
	Was fällt auf?
	Man erkennt, dass die meisten Sterne entlang einer Geraden liegen, die im Diagramm von links oben nach rechts unten verläuft. Dies ist die so genannte Hauptreihe. Daneben gibt es heiße, aber leuchtschwache Sterne (weiße Zwerge) und kühle, aber leuchtstarke Sterne (rote Riesen). Eigentlich erwartet man, dass heiße Sterne heller leuchten als kühle. Man schließt daraus, dass diese heißen und dennoch leuchtschwachen Sterne sehr klein sein müssen, ähnlich wie ein großes Feuer trotz gleicher Flammtemperatur mehr Licht verbreitet als eine Kerze. Man nennt sie daher „weiße Zwerge“. Ebenso schließt man, dass kühle aber dennoch leuchtstarke Sterne sehr groß sein müssen und nennt sie entsprechend „rote Riesen“. Es stellte sich heraus, dass alle Sterne außerhalb der Hauptreihe (mit Ausnahme der bereits erwähnten braunen Zwerge) Spätstadien der Entwicklung von Hauptreihensternen sind.

	Warum diese Art der Einteilung?
	Man teilt Sterne nicht nach ihrer Masse, Durchmesser, Dichte oder den im Innern ablaufenden physikalischen Vorgängen ein, da sich diese Größen im Gegensatz zu Leuchtkraft und Oberflächentemperatur nicht direkt aus dem von Ihnen empfangenen Licht ableiten lassen.

	Temperaturmessung
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	Die Oberflächentemperatur eines Sterns kann man anhand der die farblichen Zusammensetzung des von ihm abgestrahlten Lichtes, also seiner „Glühfarbe“, bestimmen. Kühle Sterne leuchten rötlich, heiße bläulich.

	Wie misst man die Leuchtkraft?
	Wenn hier von Leuchtkraft die Rede ist, dann ist stets die so genannte absolute Leuchtkraft gemeint, d.h. die pro Sekunde abgestrahlte Energiemenge. Diese darf nicht verwechselt werden mit der so genannten relativen Leuchtkraft. Damit ist die Helligkeit gemeint, mit der uns ein Stern erscheint. Ein Stern mit einer sehr hohen absoluten Leuchtkraft kann eine sehr geringe relative Leuchtkraft besitzen, wenn er sich sehr weit von uns entfernt befindet. Daher muss man, um aus der messbaren relativen Leuchtkraft eines Sterns seine absolute Leuchtkraft zu ermitteln seine Entfernung kennen. Die Entfernungsbestimmung von Sternen ist in einem eigenen Skript dargestellt.


4 Hauptreihensterne

	Worum geht’s
	In diesem Kapitel beschäftige ich mich ausschließlich mit den Vorgängen in Sternen auf der Hauptreihe des Hertzsprung-Russel-Diagramms. Andere Sterntypen werden später behandelt.

	Das „Erwachsenenalter“  eines Sterns
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Die „Geburt“ eines Sterns, d.h. seine Entstehung aus einer Gaswolke wurde oben bereits beschrieben: Das Gas zieht sich unter dem Einfluss der Schwerkraft zusammen. Dabei steigen Druck und Temperatur des Gases so weit, dass Kernfusion von Wasserstoff zu Helium einsetzt. Durch die dabei frei werdende Energie steigen Temperatur und Druck des Gases weiter an, was den neuen Stern aufbläht. Im Laufe der Zeit stellt sich wieder ein Druckgleichgewicht zwischen dem nach innen gerichteten Schweredruck und dem nach außen gerichteten Gasdruck ein. Sobald kein Wasserstoff mehr zu Helium fusioniert wird (das ist der Fall, sobald etwa 10% des im Sterninnern vorhandenen Wasserstoffs verbraucht sind), verlässt der Stern die Hauptreihe.

	Schwere Sterne leuchten heller...(Logo!)
	Da bei Sternen großer Masse der Schweredruck und damit auch die Temperatur im Innern höher ist als bei Sternen kleiner Masse, läuft die Kernfusion in ihrem Innern viel schneller ab als bei leichteren Sternen. Bei der so genannten Proton-Proton-Reaktion, also der direkten Verschmelzung von Wasserstoff zu Helium ist die Fusionsrate (d.h. die Zahl der Kerne, die pro Sekunde fusionieren) proportional zur sechsten!! Potenz der Temperatur und zur vierten Potenz der Sternmasse. Schwere Sterne leuchten daher viel heller. Ein Stern mit der doppelten Masse wie die Sonne besitzt also eine um den Faktor 24 = 16–fache Fusionsrate und damit eine um den Faktor 16 gesteigerte Leistung (Energieumsatz pro Zeit).

	...und kürzer (hm??)
	Durch die erhöhte Fusionsrate ist der Wasserstoff aber auch entsprechend schneller verbraucht, was dazu führt, dass die „Lebensdauer“ eines Sterns um so kürzer ist, je größer seine Masse ist, je mehr Wasserstoff er also enthält. Ein Stern mit der Masse unserer Sonne kann ca. 1010 Jahre lang Wasserstoff zu Helium fusionieren. Ein Stern mit der doppelten Masse der Sonne hingegen, hat diese wegen der 16-fachen Fusionsrate rund 8-mal schneller aufgebraucht. Die „Lebensdauer“ der leichtesten Hauptreihensterne, der so genannten roten Zwerge (0,07 mS < m < 0,57 mS) dauert bis zu 1 Billion Jahre

	Warum liegen so viele Sterne entlang der Hauptreihe?
	Die Hauptreihenphase stellt (wenn man von dem nahezu unendlich lang andauernden Zustand als „Sternleiche“ absieht, die längste Phase im „Leben“ eines Sterns dar. Auch bei den Menschen gibt es weit mehr Erwachsene als Kinder und Jugendliche, weil das Erwachsenenleben etwa 60 Jahre dauert (von 20 – 80) während die Kindheit und Jugend nur jeweils ca. 10 Jahre dauern.

	Merke
	Alle Sterne mit einer Mindestmasse von 0,07 Sonnenmassen fusionieren zunächst Wasserstoff zu Helium. Während dieser längsten Phase des Sternlebens liegt der Stern auf der Hauptreihe im Hertzsprung-Russel-Diagramm. Die Hauptreihenphase dauert umso länger, je leichter der Stern ist.


Einteilung der Hauptreihensterne
	Wovon hängt ab, wo genau auf der Hauptreihe ein Stern liegt.
	Während der Hauptreihenphase werden Temperatur und absolute Helligkeit (von Nebeneffekten abgesehen) einzig durch die Masse der kontrahierenden Gaswolke bestimmt. Während der Hauptreihenphase sind die physikalischen Vorgänge im Innern aller Hauptreihensterne zwar nicht allzu verschieden, von seiner Masse hängt jedoch ab, was aus dem Hauptreihenstern wird, wenn in seinem Kern der Wasserstoff aufgebraucht ist und die Hauptreihenphase endet.

	Rote Zwerge

0,08 mS < m < 0,57 mS
	Sterne mit einer Masse zwischen 0,08 und 0,57 Sonnenmassen haben eine geringe Oberflächentemperatur und leuchten nur sehr schwach. Sie heißen daher „Rote Zwerge“. Rote Zwerge sind sehr häufig, sie stellen etwa 70% aller Sterne der Milchstraße. Der Grund dafür liegt wieder in ihrer langen Lebensdauer von einigen 10 Milliarden bis zu 1 Billion Jahren. Daher ist auch seit dem Urknall noch kein roter Zwerg „erloschen“. Rote Zwerge werden nach Beendigung des Wasserstoffbrennens sofort zu weißen Zwergen und umgehen die sich für alle anderen Hauptreihensterne anschließende Phase der roten Riesen oder Überriesen. Der uns nächstgelegene Stern, Proxima Centauri, ist ein roter Zwerg, der zur Zeit ca. 4,24 LJ von uns weg ist.

	Sterne mittlerer Größe (z.B. unsere Sonne)

0,57 mS < m < 8 mS
	Ist der Wasserstoff im Kern eines Sterns mit ungefähr Sonnengröße (0,57 mS < m < 8 mS) aufgebraucht, dann endet die Fusion von Wasserstoff zu Helium, der Stern bläht sich zu einem roten Riesen auf und endet schließlich als weißer Zwerg

	Blaue Riesen
	Sterne mit mehr als 8 Sonnenmassen heißen während der Phase des Wasserstoffbrennens auch „blauer Riese“. Wegen ihrer großen Masse sind sie bereits nach wenigen Millionen Jahren ausgebrannt, weshalb sie relativ selten sind. Nach dem Ende des Wasserstoffbrennens bläht sich ein blauer Riese zunächst zu einem roten Überriesen auf. Nach einer Supernova-Explosion endet er schließlich als schwarzes Loch oder Neutronenstern. Beispiele für blaue Riesen sind Rigel im Sternbild Orion sowie Deneb im Sternbild Schwan.

Deneb, der sich aktuell in der Übergangsphase vom blauene Riesen zum roten Überriesen befindet, zählt trotz seiner hohen Entfernnug von einigen tausend Lichtjahren (exakter Wert umstritten) zu den hellsten Sternen am Himmel, da seine Strahlungsleistung vermutlich mehr als das 100000-fache der Strahlngsleistung der Sonne beträgt. Sein Durchmesser ist 200-300 mal größer als der der Sonne. Er würde daher über die Erdbahn hinausreichen, wenn man sich ihn am Ort der Sonne denkt.


5 Rote Riesen (und Überriesen)
	Wichtig!!
	Im Folgenden muss genau zwischen den Prozessen im Kern des Sterns und denen in der Hülle unterschieden werden.

	Ein roter Riese entsteht
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Größenvergl. Aldebaran - Sonne
	Nach dem Ende der Hauptreihenphase, d.h. der Fusion von Wasserstoff zu Helium fällt der nach außen gerichtete Gasdruck weg und der Stern kollabiert. Dabei steigen für Sterne mit mindestens halber Sonnenmasse im Zentrum Druck und Temperatur so weit an, dass Helium zu Kohlenstoff fusioniert wird. Da im Zentrum eines „jungen“ Sterns Druck und Temperatur höher sind als in den äußeren Schichten, erfolgt dort die Fusion rascher. Daher ist nach dem "Ausbrennen" des Wasserstoffs im Zentrum in den äußeren Schichten immer noch Wasserstoff vorhanden, der weiter zu Helium fusioniert, während im Kern bereits das Heliumbrennen einsetzt. Dabei werden die äußeren Schichten vom hohen Druck des Heliumbrennens aufgebläht. Die gesamte, pro Sekunde frei werdende Energie tritt jetzt aus einer viel größeren Oberfläche aus dem Stern aus als zuvor. Dadurch ist die Oberflächentemperatur relativ gering, solche Sterne leuchten deshalb rot und man nennt sie daher „Rote Riesen“. Die niedrige Temperatur wird aber von der großen Oberfläche mehr als wettgemacht, so dass diese roten Riesen sehr hell leuchten.

	Beispiele für rote Riesen

	Beispiele für rote Riesen sind Aldebaran (Sternbild Stier, 2,5-fache Masse 25-facher Druchmesser, 156-fache Leuchtkraft) und Arktur (Sternbild Bärenhüter)

Beispiele für rote Überriesen sind Antares (Sternbild Skorpion, 10 Sonnenmassen, 90000-fache Leuchtkraft der Sonne, 1Mrd km Durchmesser) und Beteigeuze (Sternbild Orion, Entfernung 600 LJ, 20 Sonnenmassen, 662 Sonnendurchmesser, 50000-fache Leuchtkraft der Sonne). 

	Bildung planetarischer Nebel
	Die Fusionsrate, ist bei der Fusion von Helium zu Kohlenstoff und Sauerstoff proportional zur 30. Potenz!!! der Temperatur. Dieser Prozess ist daher extrem temperaturempfindlich und instabil. Eine leichte Temperaturerhöhung führt zu einer stark erhöhten Energieproduktion, was die Temperatur und daher den Druck zusätzlich stark ansteigen lässt. Der Stern bläht sich auf, wobei er abkühlt. Anschließend zieht er sich wieder zusammen, das Heliumbrennen verstärkt sich wieder,... Dieses Pulsieren des Sterns kann sich so stark aufschaukeln, dass plötzlich die äußerste Gasschicht (0,1 – 0,2 Sonnenmassen) abgestoßen wird. Diese sehen von weitem bei leichteren Sternen meist ringförmig aus, so, als habe der Stern eine Planetenhülle. Diese Ringe heißen daher planetarische Nebel, obwohl sie mit Planeten nichts zu tun haben.

	Beispiele für planetarische Nebel
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Ringnebel M57 (Leier)
	Planetarische Nebel existieren meist nur einige zehntausend Jahre lang. Sie sind optisch häufig sehr attraktiv. In unserer Milchstraße sind ca. 1500 planetarische Nebel bekannt. Leichte Sterne erzeugen eher Ringförmige Nebel (wie M57) während schwere Sterne häufig bipolare Nebel (wie unten gezeigt) produzieren.
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       NGC 2346             Ameisennebel Mz3            Red-Spider-Nebel (NGC 6537)


Was passiert, wenn das Helium aufgebraucht ist?
	Sternwinde
	Wegen der geringen Dichte der Hülle und des hohen Drucks verlieren auch schwere rote Riesen den größten Teil ihrer Masse, so dass sie am Ende ihrer Riesenphase zu wenig Masse besitzen um als Neutronenstern oder schwarzes Loch zu enden.

	Leichte Sterne

(0,57 ms –8 mS)
	Bei leichten Sterne mit einer Anfangsmasse von 0,57 - 8 Sonnenmassen (zur Erinnerung: die noch leichteren werden nicht zu roten Riesen) erlischt die Kernfusion nach der Fusion von Helium zu Kohlenstoff im Kern endgültig. Der Stern kontrahiert unter dem Einfluss der Schwerkraft ein letztes Mal. Druck und Temperatur genügen jedoch nicht weitere Fusionen in Gang zu setzen. Der Stern wird zum weißen Zwerg (s. folgendes Kapitel)

	Schwere Sterne

(ab 8 mS)
	Bei schweren Sternen (ab 8 Sonnenmassen) geht der Alterungsprozess noch weiter. Ist nämlich im Kern auch das Helium alle, so fehlt erneut der Gegendruck zum Schweredruck. Der Stern kontrahiert ein weiteres Mal und es entstehen aus dem Kohlenstoff nacheinander Sauerstoff und Silizium, die nach weiteren Kontraktionen schließlich zu Eisen fusionieren. 

	Ein schwerer Stern kurz vor dem „Tod“
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Der Stern hat nun in etwa den in der Skizze gezeigten zwiebelähnlichen Aufbau, wobei die leichten Elemente außen und die schweren innen sitzen. Der Stern in der Skizze besaß ursprünglich 20 Sonnenmassen, von denen allerdings im Laufe der Zeit schon 20 – 14,2 = 5,8 Sonnenmassen in den Weltraum hinaus geschleudert wurden.

	Der „Todeskampf“ eines  schweren Sterns
(ab 8 mS)
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Beteigeuze (Hubbel-Aufnahme)
	Erlischt im Kern schwerer Sterne (Anfangsmasse mehr als 8 Sonnenmassen) die Fusion von Silizium zu Eisen, so kann der Stern keine weitere Energie durch Kernfusion freisetzen, denn bei der Synthese schwerer Elemente als Eisen wird keine Energie frei, sondern man muss Energie zuführen. Solche roten Überriesen besitzen trotz kräftiger Verluste durch Sternwinde und die Bildung planetarischer Nebel auch nach der finalen Supernova-Explosion vom Typ II noch genügend Masse, sodass der Überrest zu einem Neutronenstern oder einem schwarzen Loch kollabiert. Bei der finalen Supernova von Beteigeuze, die vermutlich in den nächsten 1000 – 100000 Jahren ansteht, steigt seine im Vergleich zur Sonne ohnehin schon rund 50.000-fache Leuchtkraft noch einmal für wenige Tage um das 16000-fache auf das ca. 1 Milliardenfache der Sonnenhelligkeit an. Die Supernova wird auf der Erde mit der ungefähren Helligkeit des Mondes zu sehen sein.

	Wie lange dauert das alles?
	Die aufeinander folgenden Fusionsstufen laufen immer schneller ab. Während bei einem Stern mit 8-facher Sonnenmasse die Umwandlung von Wasserstoff zu Helium einige 10 Millionen Jahre dauert, benötigt die Fusion von Helium zu Kohlenstoff nur wenige Millionen Jahre, der letzte Schritt vom Silizium zum Eisen sogar nur einige Tage.

	Merke
	Alle Sterne ab 0,5 Sonnenmassen werden nach Beendigung der Hauptreihenphase, d.h. nach dem Ende der Fusion von Wasserstoff zu Helium zu einem roten Riesen


6 Kompakte Objekte

	Was ist das?
	Als kompakte Objekte bezeichnet man in der Astronomie Objekte, in denen keine Kernfusion mehr abläuft. Sie werden (mit Ausnahme der schwarzen Löcher) durch den quantenmechanischen Entartungsdruck stabilisiert.

	Was ist der Entartungsdruck?
	Elektronen (und viele andere Elementarteilchen ebenfalls) sind so genannte Fermionen und gehorchen dem so genannten Paulischen Ausschlussprinzip. Dieses besagt, dass zwei Fermionen nicht gleichzeitig am gleichen Ort den gleichen Quantenzustand annehmen können. Daher müssen sich vereinfacht ausgedrückt ihre Geschwindigkeiten um so stärker unterscheiden, je dichter sie zusammen rücken. Dies führt bei der Vielzahl der in einem Sternüberrest enthaltenen Elektronen und ihrem als Folge des Kollapses sehr kleinen Abstand zu ungeheuer großen Elektronengeschwindigkeiten und damit zu einem ungeheuer großen Druck des Elektronengases.


6.1 Braune Zwerge

	Braune Zwerge
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Röntgenaufnahme des braunen Zwerges TWA 5B („Beule“ oben)
	Wie im Abschnitt 2

 REF _Ref257667132 \h 
...und die Schwerkraft bereits beschrieben, sind braune Zwerge Objekte mit einer Masse knapp unterhalb des Schwellenwertes zum Zünden der Fusion von Protonen (gewöhnlichen Wasserstoffkernen) zu Helium. Sie leuchten daher aufgrund frei werdender Gravitationsenergie. 

Braune Zwerge haben unabhängig von ihrer Masse ungefähr Jupitergröße. Sie werden durch den quantenmechanischen Entartungsdruck (s. o.) der Elektronen stabilisiert.

	Merke
	Braune Zwerge gewinnen ihre Energie aus potenzieller Energie des kollabierenden Gases.


6.2 Weiße Zwerge

	Falls die Restmasse kleiner als 1,4 Sonnenmassen ist
	Ist die Masse des Überrestes eines roten Riesen kleiner als die Chandrasekhar-Grenze von 1,44 Sonnenmassen (dies trifft auf alle Sterne mit einer Anfangsmasse von weniger als 8 Sonnenmassen zu und damit natürlich auch für unsere Sonne) so kann der quantenmechanische Entartungsdruck der Elektronen der Schwerkraft Paroli bieten und den Kollaps aufhalten.

	Woraus besteht ein weißer Zwerg
	Weiße Zwerge besitzen ebenfalls einen schalenförmigen Aufbau. Nahezu die gesamte Masse (m>99%) vereint der Kern aus Sauerstoff und Kohlenstoff auf sich. Maximal 0,01 Sonnenmassen Helium bilden eine dünne Außenschicht. 80% aller weißen Zwerge besitzen zusätzlich eine hauchdünne Schicht Wasserstoff.

	Wie groß sind weiße Zwerg?
	Ein weißer Zwerg mit der Masse der Sonne hat nur ungefähr 1/100 des Durchmessers der Sonne und ist damit ungefähr so groß wie die Erde. Da das Volumen einer Kugel proportional zur dritten Potenz des Radius, bzw. des Durchmessers ist, beträgt das Volumen eines weißen Zwerges ca. 1/1003, d.h. ein Millionstel des Volumens der Sonne. Seine Dichte ist daher rund eine Million mal größer als die Dichte der Sonne und beträgt ca. 1400 kg/cm3.

	Warum heißen sie so?
	Weiße Zwerge betreiben keine Kernfusion mehr, da der Kernbrennstoff verbraucht ist. Sie besitzen wegen des Entartungsdrucks der Elektronen jedoch eine recht hohe Temperatur, so dass sie weiß leuchten.

	Was wird aus dem weißen Zwerg?
	Wegen seiner recht kleinen Oberfläche strahlt ein weißer Zwerg trotz seiner hohen Oberflächentemperatur nur recht geringe Mengen an Energie in den Weltraum ab, weshalb er nur recht langsam auskühlt. Seit Beginn des Universums vor 13 Milliarden Jahren ist noch kein weißer Zwerg von anfänglich 10000 – 20000 K auf weniger als 4000 K ausgekühlt.

	Hat man schon weiße Zwerge entdeckt?
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Ja, weiße Zwerge sind recht häufige Objekte. Im Umkreis von 65 Lichtjahren um die Sonne gibt es insgesamt 129 derartige Sterne, was einem mittleren Abstand von etwa 19 Lichtjahren zwischen zwei weißen Zwergen entspricht. Man schätzt, dass etwa 10% aller Sterne Weiße Zwerge sind. Der uns nächstgelegene weiße Zwerg mit einer Entfernung von 8,6 LJ ist Sirius B (im Foto des Hubble-Teleskops links unten neben Sirius A, dem hellsten Stern am Nachthimmel)

	Merke
	Unsere Sonne wird nach einem Zwischenstadium als Roter Riese einmal als weißer Zwerg enden. Sie wird dann nur noch etwa so groß sein wie die Erde heute ist.


6.3 Neutronensterne

	Sie entstehen beim Kollaps eines roten Riesen, falls die Restmasse größer als 1,4 und kleiner als 2,7 Sonnenmassen ist
	Beträgt die Kernmasse des Überrestes eines roten Riesen mehr als 1,44 Sonnenmassen (Anfangsmasse mehr als 8 Sonnenmassen), so kann auch der quantenmechanische Entartungsdruck der Elektronen den Kollaps nicht mehr aufhalten. Die Elektronen werden sozusagen in die Protonen hineingedrückt, so dass Neutronen entstehen. Beträgt die Kernmasse weniger als ca. 2,7 Sonnenmassen, so ist der Entartungsdruck der Neutronen in der Lage den Stern bei einem Radius von etwa 10 km zu stabilisieren. Die Dichte eines Neutronensterns beträgt dann ca. 1015g/cm3 = 1012 kg/cm3. Diese Dichte erhält man, wenn man einen Eiswürfel von 1km Kantenlänge auf 1cm3 zusammendrückt.

	Wie kann man Neutronensterne nachweisen?
	Der ganze Kollaps läuft zunächst im Innern des roten Riesen ab. Nach außen hin ist der Rote Riese noch ein paar Tage lang völlig unauffällig. Dabei werden auch zahlreiche Neutrinos ausgesandt. Diese können unter Umständen auf der Erde detektiert werden, noch bevor der rote Riese seine äußere Hülle wegschleudert.

	Weitere wichtige Eigenschaften
	Jeder Stern, auch unsere Sonne, hat ein Magnetfeld, das ca. 100 mal stärker als das der Erde ist. Außerdem rotiert er um die eigene Achse. Beim Kollaps eines roten Riesen zu einem Neutronenstern sind zwei Effekte von besonderer Bedeutung.

1. Wegen des Drehimpulserhaltungssatzes erhöht sich die Rotationsfrequenz (Drehzahl) des Sterns, ähnlich einer Eiskunstläuferin, die die Arme anzieht, um schneller zu rotieren. Sie kann bis zu einigen 100 Hz (Umdrehungen pro Sekunde) betragen. Ab einer Drehzahl von etwa 1 kHz (1000 Umdrehungen pro Sekunde) würde der Neutronenstern von den Fliehkräften zerrissen.

2. Beim Kollaps bleibt der gesamte magnetische Fluss, d.h. die „Zahl der Magnetfeldlinien“ erhalten. Nach dem Kollaps durchsetzt er jedoch eine viel kleinere Fläche. Die magnetische Flussdichte („Zahl der Feldlinien pro Quadratmeter“) d.h. die Stärke des Magnetfeldes erhöht sich daher drastisch um den Faktor 1010.

	Pulsare
	Bei manchen Neutronensternen ist die Rotationsachse gegen die Achse des Magnetfeldes geneigt. In diesem Falle strahlt der Neutronenstern ein paar Millionen Jahre lang eine periodische Radiowelle ab, deren Leistung typischerweise das 100 000-fache der gesamten Strahlungsleistung der Sonne beträgt. Die abgestrahlte Energie wird der Rotationsenergie entnommen. Insbesondere in Fällen, bei denen die Magnetachse während der Rotation immer wieder kurz ungefähr Richtung Erde zeigt (s. Bild), ist die Strahlung sehr stark und wegen ihrer Periodizität auch sehr charakteristisch. 


6.4 Ein schwarzes Loch
6.4.1 Wie es entsteht...
	Was passiert in „ausgebrannten“ schweren Sternen?
	In roten Riesensternen, deren Anfangsmasse 8 Sonnenmassen übersteigt, werden durch Fusion Elemente jenseits von Kohlenstoff erzeugt bis hin zum Endprodukt Eisen. Da im Eisenkern keine Fusion mehr stattfindet, wird er auschchließlich durch den quantenmechanischen Entartungsdruck der Elektronen stabilisiert. Sobald die Masse des Eisenkerns die Chandrasekhar-Grenze (die Grenze bis zu der der Entartungsdruck der Elektronen das Objekt stabilisieren kann, ca. 1,44 Sonnenmassen) übersteigt, explodiert der Stern daher in einer Kernkollaps-Supernova. (Bei einer Anfangsmasse des Sterns von höchstens 30 Sonnenmassen entsteht eine Supernova vom Typ II, bei einer Anfangsmasse von mehr als 30 Sonnenmassen eine Supernova vom Typ Ib oder Ic.)

	Was passiert mit dem Supernova-Überrest?
	Besitzt der Supernova-Überrest mehr als 2,5 Sonnenmassen, so wird er zu einem schwarzen Loch, liegt er zwischen 1,44 und 2,5 Sonnenmassen, so entsteht ein Neutronenstern, hätte er weniger als 1,44 Sonnenmassen entstünde wieder ein weißer Zwerg. 

	Nachträgliche Veränderungen
	„Leichte Überreste“ wie weiße Zwerge oder Neutronensterne können unter Umständen aus ihrer Nachbarschaft oder von einem Begleitstern weiters Material durch Schwerkraft heranziehen (akkretieren). Dadurch steigt ihre Masse. Auf diese Weise können weiße Zwerge in einer Supernova vom Typ Ia explodieren. Neutronensterne können durch Akkretion nachträglich noch zu einem schwarzen Loch kollabieren.

Weiße Zwerge werden durch eine Supernova vom Typ Ia völlig zerrissen, während bei den beim Kernkollaps schwerer Sterne auftretenden Supernovae II oder Ib/c ein Neutronenstern oder schwarzes Loch zurückbleibt. Da die Masse eines weißen Zwerges bei einer Supernovae vom Typ Ia stets genau die Chandrasekhar-Masse von 1,44 Sonnemassen hat, ist ihre absolute Helligkeit stets gleich groß. Sie spielen als „Standardkerzen“ daher eine wichtige Rolle bei der Entfernungsbestimmung im Weltraum.

	Merke
	Stellare schwarze Löcher entstehen beim entweder beim Kollaps roter Riesen mit einer Anfangsmasse von mehr als 8 Sonnenmassen oder indem ein Neutronenstern weiteres Material akkretiert.

	Gibt es weitere Typen schwarzer Löcher
	Stellare schwarze Löcher, die das Endstadium der Sternentwicklung darstellen haben einige Sonnenmassen. Rekordhalter ist aktuell (März 2010) ein Schwarzes Loch im Sternbild Kassiopeia mit der 24- bis 33-fachen Sonnenmasse. Es wurde indirekt durch die in ihrer Stärke schwankende Röntgenstrahlung des begleitenden Sterns entdeckt. Darüber hinaus gibt es vermutlich mittelschwere schwarze Löcher mit bis zu 1000 Sonnenmassen, die bei Sternkollisionen entstehen. Als ziemlich gesichert gilt die Existenz superschwerer schwarzer Löcher im Zentrum von Galaxien. Auch im Zentrum unsere Milchstraße existiert mit ziemlicher Sicherheit eines mit einer Masse von einigen Millionen Sonnenmassen. Möglicherweise entstanden während der ersten tausendstel Sekunde nach dem Urknall in Raumbereichen genügend hoher Dichte sehr kleine so genannte primordiale schwarzer Löcher mit einer Masse von ca. 1012 kg. Neueren Theorien zufolge könnten in Teilchenbeschleunigern sowie als Folge von Kollisionen des Sonnenwindes mit den oberen Atmosphärenschichten schwarze Mikrolöcher entstehen, die aber extrem kurzlebig sind und nach sehr kurzer Zeit infolge der Hawking-Strahlung wieder zerstrahlen und daher keine Gefahr darstellen.


6.4.2 ... und welche Eigenschaften es hat
	Warum heißt ein schwarzes Loch so?
	Entgegen der alltäglichen Erfahrung unterliegt auch das Licht der Schwerkraft. Licht läuft auf der Erde also in Wahrheit nicht entlang von Geraden, sondern auf parabelförmigen Bahnen, ähnlich einem geworfenen Stein. Da die Anziehungskraft der Erde recht klein und das Licht sehr schnell ist, fällt dies im Alltag nicht auf. Ähnlich wie ein auf der Erde senkrecht nach oben geworfener Stein allmählich seine Bewegungsenergie aufzehrt und in Lageenergie verwandelt, so nimmt auch die Energie eines Lichtstrahls leicht ab, wenn man mit einer Taschenlampe senkrecht nach oben strahlt. Wenn wir einen Stein senkrecht nach oben werfen, so ist seine Bewegungsenergie zu gering um dem Schwerefeld der Erde zu entkommen. Ebenso ist die Energie eines Lichtstrahls, den man senkrecht aus dem Innern eines schwarzen Lochs nach oben schickt zu gering um dem Schwerefeld des schwarzen Lochs zu entkommen. Da also aus dem schwarzen Loch kein Licht entweichen kann, ist es schwarz.

	Wie groß ist ein schwarzes Loch
	Da die mathematischen Gleichungen bei der Beschreibung eines schwarzen Lochs versagen, ist man geneigt zu sagen, das schwarze Loch habe die Größe Null, sei also ein mathematischer Punkt. Als „Größe“ eines schwarzen Lochs gibt man daher für gewöhnlich die Größe des so genannten Ereignishorizontes an, also desjenigen Bereichs, aus dem auch das Licht nicht mehr entkommen kann. Würde die Sonne zu einem schwarzen Loch werden (was sie nicht tut, da ihre Masse zu gering ist), so betrüge der Abstand des Ereignishorizontes, von dem aus auch das Licht nicht mehr entkommen kann, ca. 3 km. Während der Radius einer gewöhnlichen Kugel (z.B. einer Melone) proportional zu M1/3 ist, mit zunehmender Masse also nur sehr langsam ansteigt, ist die Größe des Ereignishorizontes eines schwarzen Lochs proportional zu seiner Masse. Der Ereignishorizont des schwarzen Lochs im Innern der Milchstraße mit einer Masse von mehreren Millionen Sonnenmassen beträgt also das mehrere-Millionen-fache von 3km.

	Wie kann man einschwarzes Loch nachweisen.
	Die Standardmethode der Astronomen ein Objekt zu untersuchen besteht in der Analyse des von ihm ausgesandten Lichtes. Dies funktioniert bei schwarzen Löchern nicht, da sie kein Licht aussenden. Schwarze Löcher machen sich aber durch andere Effekte bemerkbar. Hier eine Auswahl
1. Es saugt aus seiner Umgebung Material an (Akkretion), das beim hineinstürzen ins schwarze Loch leuchtet.

2. Ein schwarzes Loch lenkt durch seine hohe Schwerkraft ähnlich wie eine Glaslinse dicht „vorbeifliegendes“ Licht aus unmittelbar dahinter liegenden Sternen oder Galaxien von seinem direkten Weg ab und lässt so unter Umständen Mehrfachbilder entstehen (Gravitationslinse).

3. Sterne in der Nähe des Zentrums unserer Milchstraße rotieren mit hoher Geschwindigkeit um das galaktische Zentrum. Daher muss im Innern der Milchstraße ein sehr kleines Objekt mit einer Masse von mehreren Millionen Sonnenmassen sein.

	Durch die Emission von Hawking-Strahlung schrumpft ein schwarzes Loch allmählich
	Es gibt einen quantenmechanischen Effekt, bei dem für extrem kurze Zeit aus dem Nichts heraus Teilchenpaare entstehen können, die sich aber normalerweise Sekundenbruchteile später wieder gegenseitig vernichten. Stephen Hawking hat vorausgesagt, dass, falls solch ein Teilchenpaar genau am Ereignishorizont entsteht, einer der beiden Partner in das schwarze Loch zurückfällt und der andere Partner entkommt. Durch diese Hawking-Strahlung verliert das schwarze Loch allmählich an Masse.
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