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In Sternen geboren

Der Reichtum an chemischen Elementen geht auf Jahrmilliarden der Nukleosynthese zuriick.

Andreas Koch

Die Fragen, woher wir kommen und woraus wir beste-
hen, haben die Menschheit seit Urzeiten beschaftigt.
Da wir liber die Elemente und ihre Bausteine schon
recht viel wissen, sollte die Frage nun eher lauten:
Woher kommt, woraus wir bestehen? Der menschliche
Korper besteht zu 56 Prozent aus Sauerstoff und zu

28 Prozent aus Kohlenstoff - doch welche kosmischen
Prozesse produzierten diese Elemente? Und das Silizi-
um, welches letztlich das Schreiben dieses Artikels auf
einem Computer ermdglicht?

en Ursprung der chemischen Elemente zu er-

griinden ist ein modernes Forschungsgebiet.

Ausgefeilte Theorien, leistungstahige Teleskope
und komplexe Supercomputersimulationen zeichnen
die gesamte Geschichte des Universums nach, seiner
Bausteine - etwa die Sterne — und deren Wechselwir-
kungen, seit den Anfangen vor 13,7 Milliarden Jahren
bis heute. Doch nicht nur das ,,woher?, sondern auch
das ,wie viel?“ ist von zentraler Bedeutung. Denn
nur wenn wir die dahinter liegende Physik verstehen,
konnen all diese Untersuchungen nicht nur qualitativ,
sondern auch quantitativ den heutigen Kosmos mit all
seinem Reichtum an exotischen Stoffen wiedergeben.

Die leichten chemischen Elemente entstanden unter
extremen Bedingungen bereits innerhalb der ersten
halben Stunde nach dem Urknall. In seiner urspriing-
lichsten Form bestand das Universum zu drei Vierteln
aus Wasserstoff (*H und *D) und einem Viertel aus
Helium (hauptsichlich “He und geringe Anteile an
*He). ,,Schwere“ Elemente wie Lithium und Beryllium
existierten nur in vernachldssigbarem Mafle. Dennoch
ist unser heutiger Kosmos von massereichen Kernen
durchzogen. Die Astronomen fassen alle Elemente
schwerer als Helium salopp als ,,Metalle® zusammen,
ob es nun Kohlenstoff, Sauerstoff oder Eisen ist. Die
heutigen Anteile an Wasserstoff, Helium und Metallen
in der Umgebung der Sonne betragen 73,8, 24,9 und
1,3 Prozent (Infokasten).

Doch wie gelangte das Universum vom Urzustand
zu seinen heutigen Elementverteilungen? Die Antwort
steht im wahrsten Sinne in den Sternen: Wéahrend
ihrer Entwicklung finden in ihrem Inneren Kern-
fusionsreaktionen statt. Diese Nukleosynthese wandelt
die Isotope des Periodensystems kontinuierlich in-
einander um, bis sie einen stabilen Endzustand errei-
chen. Bereits 1952 zeigte der Nachweis radioaktiven
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Die Uberlagerung von Satellitenaufnah-
men der etwa 140 000 Lichtjahre grof3en
Andromeda-Galaxie machen verschie-
dene Stadien des kosmischen Materie-

kreislaufs sichtbar: Submillimeterwellen erkennen.

Technetiums im Spektrum eines Sterns, dass dieses
Isotop darin standig neu entstehen muss, denn seine
Halbwertszeit ist mit 4,6 Millionen Jahren viel kiirzer
als die Lebensdauer dieser fernen Sonne [2]. Einen
theoretischen Meilenstein lieferten 1957 zwei Arbeiten,
die erstmals Theorien der Kernphysik durch detail-
lierte Rechnungen auf die Astrophysik anwendeten
und so die Grundlage legten, die Chemie im Inneren
der Sterne zu verstehen [3, 4].

® Direkt nach dem Urknall gab es im Universum nur die
Elemente Wasserstoff und Helium sowie Spuren von
Lithium und Beryllium.

m Die ersten Sterne verfugten Uber eine hohe Masse und
synthetisierten in ihrem Inneren schwerere Elemente.

® Massereiche Sterne ,brennen” Metalle bis hin zu Eisen,
wahrend ihrer Supernova-Explosionen sogar noch
schwerere Isotope.

® Diese Elemente verteilen sich nach der Detonation in
einem Umkreis von mehr als hundert Lichtjahren. Ent-
steht dort eine weitere Generation von Sternen, enthalt
diese ,von Geburt an” die entsprechende Menge an
Metallen.
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(orange) zeigen Staub- und Gaswolken,

die sich gerade zu neuen Sonnen zusam-
menziehen, Rontgenstrahlung (blau)
lasst Explosionswolken von Supernovae
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1) Eine Sonnenmasse
Mo=2x10"kg

2) vgl. N. Schartel und
M. Ehle, Physik Journal
Oktober 2010, S. 29

Der Kreislauf der Materie

Die allererste Generation an Sternen bildete sich,
sobald das Universum abgekiihlt war und die Mole-
kiilwolken aus Wasserstoff und Helium kollabierten.
Wahrscheinlich enthielten diese Sterne mehrere hun-
dert Sonnenmassen an Gas, wesentlich mehr, als die
heutigen Riesen, und waren sehr kurzlebig, da Schwer-
gewichte generell ihren Treibstoff schneller aufbrau-
chen. Solche Sterne sind bis heute noch nicht direkt
beobachtet worden, sondern nur sehr sparlich und
indirekt nachgewiesen [5].

Auch heute entstehen die chemischen Elemente im
Sterninneren, nicht zuletzt wihrend der gewaltigen
Explosion am Lebensende eines massereichen Sterns:
einer Supernova. Diese verteilen die neu gebildeten
Elemente in der nidheren galaktischen Nachbarschaft.
Bei schweren Sternen ab etwa acht Sonnenmassen”
vergeht ein Zeitraum von einigen zehn bis hundert
Millionen Jahren von der Geburt bis zu dem Punkt, an
dem sie die ,,gebraute” Elementmischung verstreuen.
Die ausgeworfenen Metalle sind dann im Réntgenbe-
reich als mehrere Millionen Grad heifles Gas sichtbar
und breiten sich innerhalb von einigen hunderttausend
Jahren bis auf etwa 150 Lichtjahre aus (Abb. S. 27).2

Doch Sterne geben auch schon vor jhrem grofien
Finale jene chemischen Elemente, die sie bis zum
Beginn der Spétphasen ihrer Entwicklung in ihrem
Innern synthetisiert haben, in den interstellaren Raum
ab, denn sie entwickeln starke Winde. Die masse-
reichsten Sterne setzen dadurch im Verlauf einiger

HAUFIGKEITEN

tausend Jahre bis zu einer Zehntel Sonnenmasse pro
Jahrhundert frei.

Die Materie im Universum ist also einem stdndigen
Kreislauf unterworfen: Sterne bilden sich aus Gaswol-
ken, durchlaufen eine von ihrer Geburtsmasse diktierte
Entwicklung und sterben am Ende gegebenenfalls in
Supernovae, durch die sie ihre Umgebung mit den
synthetisierten Elementen anreichern. Aus diesen ent-
stehen wieder neue Sonnen und der Kreis schlief3t sich.
So lange also noch ausreichend Gas vorhanden ist,
um Sternentstehung zu ermdglichen, wird die jewei-
lige Umgebung - sei es eine Galaxie, ein Sternhaufen
oder eine andere Region im Universum - chemisch
angereichert, und der dortige Metallgehalt wéchst an.
Vereinfachend entspricht diese Gréf8e somit der Ent-
wicklungszeit oder dem Alter eines Sternsystems.

Unter den Bedingungen, wie sie in den Zentren der
Sterne herrschen, verschmelzen bestimmte Atomkerne
mit Nukleonen oder anderen Isotopen, wobei unter
der Aussendung von Tochterteilchen ein neues Isotop
entsteht [6]. Diese Nukleosynthese verlduft in einer
komplexen Vielfalt moglicher Wege zum Endprodukt.
Reaktionen der Art A(a,b)B, wobei sich ein Kern A
unter dem Austausch der Teilchen a und b in den Kern
B umwandelt, heiflen ,,A-Brennen” [7]. Die meisten
Brennvorgange sind qualitativ sehr gut verstanden.
Doch auch heute gibt es noch immer teils grofie Un-
sicherheiten in einzelnen Reaktionsraten. Somit sind
Aussagen {liber die Mengen an produziertem Kernma-
terial als Funktion von Temperatur und Dichte im je-
weiligen Stern nur in gewissem Rahmen moglich. Die

Als Haufigkeit eines Elements X relativ zum Element Y, [X/Y],
versteht man das logarithmische Verhéltnis der Anzahl ihrer
Atome, bezogen auf das in der Sonne (©):

[X/Y] = |Og(Nx/Ny) = |Og(Nx/Nv)o.

[Fe /H] = -2 bedeutet, dass der Eisenanteil eines Stern nur
ein Hundertstel von dem der Sonne betragt. Aufgrund seiner
groBBen Vorkommen, atomaren Stabilitat und einfachen
Messbarkeit wird der Eisengehalt eines Sterns oder einer
Galaxie oft mit ihrem Gehalt aller Metalle gleichgesetzt. Die
Balkendiagramme zeigen das Periodensystem zu verschie-
denen kosmischen Zeiten: direkt nach dem Urknall (a), im al-
ten, duBerst metallarmen Stern HE 1300+0157 [1] (b) und in
der heutigen Sonne (c). Die Normierung erfolgt auf Wasser-
stoff als log Ny :=12.

log e

s
OB~ OO N
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Abb.1 In der Sonne und Sternen glei-
cher Masse lauft das Wasserstoffbren-
nen hauptsdchlich tiber den Proton-

Proton-Zyklus und dabei mehrheitlich

pp-I-Kette”
(86%)

Wahrscheinlichkeit fiir das Einsetzen einer nuklearen
Reaktion ist namlich sehr stark temperaturabhéngig.
So skaliert das Wasserstoffbrennen im CNO-Zyklus
gemifd T"! Das liegt daran, dass die Coulomb-Schwelle
das Eindringen eines Atomkerns in das Potential des
Ausgangskerns durch die starke Abstoflung der beiden
positiven Ladungen erschwert. Die Teilchen kénnen
diese nur bei sehr hohen Energien quantenmechanisch
durchtunneln. Je nach Art und Zahl der beteiligten
Reaktionspartner ergibt sich so der starke Temperatur-
einfluss.

Die Entstehung der Elemente

Alles beginnt beim Wasserstoff, wobei vier Protonen
("H-Kerne) iiber verschiedene Zwischenschritte zu
einem “He-Kern verschmelzen (,,verbrennen®). Die frei
werdende Energie von 26,2 MeV aus der Massendif-
ferenz zwischen End- und Anfangsprodukten ist die
wichtigste Quelle fiir die Leuchtkraft der Sterne wéh-
rend des Grofdteils ihrer Existenz. Diese Phase ist umso
kiirzer, je schwerer der Stern ist, da die Temperaturen
im Inneren massereicher Sterne viel hoher liegen und
sie deshalb viel verschwenderischer mit ihrem Brenn-
stoff umgehen. Bei der Masse der Sonne (1 M) und
einer Temperatur in ihrem Kern von 15 Millionen Grad
reicht der Wasserstoff fiir eine ,,Betriebsdauer von gut
zehn Milliarden Jahren.

Die Zwischenprodukte dieser pp-Kette — ,,pp*, da
hauptsichlich Protonen die Reaktion tragen - umfassen
Helium-3 im mit 86 Prozent haufigsten Prozess, der
pp-I-Kette (Abb. 1), sowie Beryllium, Lithium und Bor in
den weniger oft ablaufenden Ketten IT und III. Bei ho-
heren Temperaturen, ab zirka 20 Millionen Grad, domi-
niert dagegen der schon erwiahnte CNO-Zyklus, da hier
das Tunneln in schwerere Kerne méglich ist. Bei dem
in den spéten 1930er-Jahren von Hans Bethe und Carl-
Friedrich von Weizsécker identifizierten Prozess lauft
das Wasserstoffbrennen iiber eine Vielzahl von Kataly-
satoren, namlich verschiedene Isotope von Kohlenstoff,
Stickstoff und Sauerstoff. Diese werden am Ende der
Reaktionskette grofitenteils recycelt, sodass die Summe
aus C, N und O in erster Ndaherung konstant ist (Abb. 2a).
Noch hohere Temperaturen ermdglichen weitere kata-
lytische Prozesse, wie den Neon-Natrium-Zyklus,
der zwar fiir das Energiebudget irrelevant ist, jedoch
maf3geblich zur Produktion anderer Isotope beitragt,
insbesondere Neon-22 und Natrium-23 (Abb. 2b). Dabei
miissen natiirlich die Katalysatoren schon in vorherigen

als dreistufige ,pp-I-Kette".

Stern-Generationen entstanden sein. In allen Féllen
verwandelt sich Wasserstoff tiber Zwischenprodukte
und den Austausch von Positronen (e*), Neutrinos (v)
und Photonen (y) in Helium.

Wie sieht nun die Elementmischung der Sonne aus
(Infokasten)? Den Lowenanteil stellen die primordialen
Elemente Wasserstoff und Helium, gefolgt von Sauer-
stoff mit 0,04 Prozent aller Atome. Lithium, Beryllium
und Bor werden bei den hohen Temperaturen und
Dichten im Sterninnern schnell zerstért und kommen
auf kaum nennenswerte Mengen. Alle Elemente von
Kohlenstoff bis Kalzium, die an den Brennphasen im
Sonneninnern beteiligt sind, liegen relativ haufig vor,
ebenso die stabile Gruppe um Eisen und Nickel.

Ist — wie bei der Sonne nach insgesamt rund zehn
Milliarden Jahren - fast aller Wasserstoff im Zentrum
eines Sterns in Helium umgewandelt, setzt sich das
Brennen in einer Schale um den ausgebrannten Kern
fort. Der Stern blédht sich dadurch zu einem Roten Rie-
sen auf. Letztlich verzehnfacht sich die Temperatur im
Innern, sodass dort Helium zu brennen beginnt. Bei
der hierfiir wichtigsten Reaktion, dem Triple-Alpha-
Prozess, fusionieren drei *He-Kerne (,,a-Teilchen®) zu
"2C - der wichtigen Zutat organischer Molekiile. Ist das
Helium im Innern erschopft, lauft das Brennen in einer
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Zyklus des Wasserstoffbrennens dienen
Kohlenstoff, Stickstoff und Sauerstoff als
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Abb.2 In der Hauptkette des CNO- Katalysatoren (links). Bei hdheren Tem-

peraturen lauft daneben auch der Ne-
Na-Zyklus ab (rechts).

Physik Journal 10 (201) Nr.2 29



UBERBLICK

3) siehe E Thielemann,
Physik Journal, Juli 2010,
S.16

Masseanteil

Abb.3 In dieser Zwiebelschalenstruktur (nicht maB3stabsge-
treu) eines massereichen Sterns von etwa 25 Mg sind die wich-
tigsten Nukleosyntheseschritte in jeder Schale sowie deren
wesentliche chemische Zusammensetzung angedeutet.

Lage weiter, die sich nach auflen frisst, wie schon zuvor
beim Wasserstoff. Das weitere Schicksal des Sterns ab
diesem Punkt hdngt stark von seiner urspriinglichen
Masse ab. Prinzipiell kann sich durch fortgesetztes An-
lagern von Alphateilchen eine Kette der Art *C > '°C >
*Ne > **Mg > **Si ... bilden.

L,Schwere” Sterne

Hat ein Stern mehr als etwa acht Sonnenmassen, geht
von nun an alles sehr schnell: Lief das Wasserstoftbren-
nen noch auf der Skala von Jahrmillionen ab, sind es
beim Kohlenstoffbrennen nur noch hunderte Jahre. Im
Folgenden werden alle Elemente, die als Asche zuriick-
bleiben, entziindet, und es bildet sich im Innern des
Sterns eine regelrechte Zwiebelschalenstruktur heraus,
in der jede Schicht die Endprodukte des vorigen Bren-
nens enthélt (Abb. 3).

Liegt ein Stern gar im Massebereich von mehr als 13
bis hin zu etwa 50 Mo, fithrt das Kohlenstoftbrennen
tiber verschiedene Kanile zu **Na oder *’Ne. In seinem
Zentrum befindet sich dann ein Gemisch aus diesen
Produkten sowie unter anderem '°O, *Ne und **Mg aus
den verschiedenen a-Anlagerungsprozessen. Wihrend
der Kohlenstoff anschlieflend als Schale weiterbrennt,
steigen Temperatur und Dichte im Kern erneut an
und es kommt zum Neonbrennen (*Ne > **Mg > **Si
iiber Zwischenstufen) im Zeitraum von einem Jahr,
gefolgt vom nur Monate dauernden Sauerstoffbren-
nen *O > *Si und letztlich dem Siliziumbrennen. Die
Zentraltemperatur ist nun mit drei Milliarden Grad so
hoch, dass energiereiche Photonen die Siliziumkerne
»platzen lassen”. Die Bruchstiicke finden sich dann zu
schweren Elementen zusammen, darunter “’Ca, *Ti
bis hin zu **Cr, **Fe und **Ni. Hierbei entstehen letzt-
lich stabile Metalle, aus denen sich durch Fusion keine
Energie mehr gewinnen ldsst. Diese letzte Umstruktu-
rierung der Kerne wahrt nur noch ungeféhr einen Tag.

So nimmt die gesamte Nukleosynthese ein Ende
bei Isotopen wie Eisen-56. Sie haben die maximale
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Bindungsenergie von rund 8,4 MeV pro Nukleon und
dementsprechend stabile Kernzustande. Das fithrt
unweigerlich zu einer Anreicherung dieser Isotope.
Deshalb fassen Astronomen Elemente wie Vanadium,
Chrom, Mangan, Eisen, Kobalt und Nickel gemeinhin
als Eisengruppe zusammen. Das Zentrum des Sterns
ist nun im Wesentlichen ein kompakter Eisen- und
Nickelkern, der noch die zweifache Masse der Sonne
besitzen kann.

Nachdem der innerste Brennstoff des Sterns aufge-
braucht ist, kollabiert der Zentralbereich auf hochste
Dichten. Protonen und Elektronen versuchen, durch
Beta-Zerfall den Druck zu senken. Die resultierenden
Neutrinos entweichen und zuriick bleibt ein Neutro-
nenstern. Die umgebende Materie, also die vorher
gebildeten Elemente im Mantel, stiirzen innerhalb
von Bruchteilen einer Sekunde auf dieses kompakte
Objekt hinab - und prallen zuriick. Infolgedessen
lauft eine Stoflwelle nach aufen - eine Supernova-
Explosion vom ,,Typ II*. Die hinter dieser Schockfront
herrschenden hohen Temperaturen und Dichten
ermoglichen weitere Kernreaktionen, die die Zusam-
mensetzung der vorigen Brennschalen erneut modi-
fizieren. So setzen beispielsweise das Sauerstoff- und
Siliziumbrennen wieder ein und fithren zu Uberhiu-
figkeiten der Endprodukte wie Schwefel, Kalzium und
Eisen. Die duflersten Schalen des Sterns werden jedoch
von der Stofwelle chemisch kaum beeinflusst und ent-
halten nach wie vor die unveranderten Produkte der
frithen Brennphasen.

Jenseits der Eisengruppe wird die Coulomb-Absto-
Blung der Kerne zu grof3, um noch schwerere Elemente
durch Anlagerung von Protonen oder a-Partikeln zu-
sammenzubauen. Dies kann nur durch das Hinzufiigen
von Neutronen geschehen, begleitet von Ketten radio-
aktiver Zerfille. Dieses duflerst komplexe Feld ist heut-
zutage ein sehr aktiver Bereich der Forschung, dessen
Behandlung den Rahmen dieses Artikels sprengt.”

,Leichte” Sterne

Den Sternen im Bereich von einer bis acht Sonnen-
massen bleiben die finalen Detonationen erspart. In
ihnen stellt sich nach der Rote-Riesen-Phase eine
andere innere Struktur ein: Nachdem alles Helium im
Zentrum verbrannt ist, setzen sich zwei Brennphasen
um den zentralen (C- und O-)Kern fort. Wiahrend in
einer Schale um das Zentrum weiterhin Helium zu
Kohlenstoff verbrennt, liegt dariiber noch eine Schicht,
in der immer noch Wasserstoff zu Helium fusioniert.
Da diese Konfiguration jedoch instabil ist, beginnen
starke Pulsationen und Durchmischungsprozesse, die
das Innere aufwiihlen und die Syntheseprodukte an die
Oberfliche transportieren. Sterne dieser Art geh6ren
dem sog. asymptotischen Riesen-Ast (engl. Asymptotic
Giant Branch; AGB) an. Wihrend dieser relativ kurzen
Phase (im Schnitt etwa eine Million Jahre) stofien sie
einen GrofSteil ihrer dufleren Hiillen ab, sodass am
Ende nur noch ihr nackter, kompakter Kern aus Koh-
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lenstoff und Sauerstoff von nur etwa der Grofle der
Erde tibrig bleibt - ein Weifler Zwerg, in dem keinerlei
Nukleosynthese mehr stattfindet.

Dennoch spielt ein Teil der WeifSen Zwerge eine
wichtige Rolle in der Elementsynthese, namlich als
Ausloser der Supernovae vom Typ Ia. Hierbei handelt
es sich um Doppelsternsysteme, bei denen sich ein sol-
cher Zwerg und ein Riesenstern umkreisen. Dabei fillt
ein kontinuierlicher Materiestrom vom Riesen auf die
kompakte Oberflache des Partners hinab. Sobald dieser
dann durch die Massenzunahme eine kritische Gren-
ze” {iberschreitet, muss der Zwergstern kollabieren.
Hierbei lauft eine langsame Verbrennungsfront nach
auflen, die den GrofSteil des inneren Materials (zirka
0,6 Mo) aus Kohlenstoff und Sauerstoff abfackelt. Die-
se explosiv ablaufenden Verbrennungsreaktionen zer-
reiflen den gesamten Stern. Ungefahr zwei Drittel der
Atome der Eisengruppe in der ndheren Sonnenumge-
bung sind Ia-Supernovae zuzurechnen, das restliche
Drittel beruht auf den massereicheren vom Typ II.

Die Sonne — eine gute Messlatte?

Angaben iiber die Elementhiufigkeit auf allen Skalen,
von Planeten, Sternen bis hin zu Galaxien, erfolgen in
der Regel relativ zur Sonne (Infokasten). Doch wie genau
ist hierbei die Messlatte bekannt, also
die aktuelle Zusammensetzung der
Sonne selbst?

Die Mengen individueller
chemischer Elemente in
der Sonne lassen sich
recht exakt bestimmen.
Dabei kommen haupt-
sichlich zwei Tech-
niken zum Einsatz,
die sich grundlegend
unterscheiden (an-
dere Methoden wie
beispielsweise die noch
junge Helioseismologie
werden hier nicht weiter
diskutiert [8]). Zum Einen
zieht man hierfiir Meteoriten
heran. Diese Gesteinsbrocken
aus dem All entstanden vor rund 4,5 ESO
Milliarden Jahren zusammen mit dem gesamten
Sonnensystem aus der gleichen Gaswolke und sollten
somit aus demselben Urmaterial bestehen wie unser
Zentralgestirn. Anhand massenspektroskopischer Iso-
topenmessungen an so genannten Cl-Chondriten im
Labor ldsst sich deren Elementgehalt mit unvergleich-
licher Prézision bestimmen. Diese Meteoritenart stellte
sich als optimal heraus, da sie seit ihrer Entstehung nur
wenig durch physikalische oder chemische Prozesse
verandert wurde. Leider sind bislang nur fiinf Funde
dieser Klasse bekannt. Obwohl die Messunsicherheiten
bei dieser Methode weitaus geringer sind als bei allen
anderen, haben die Meteoritenmessungen auch Nach-
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teile — so finden sich in diesen Gesteinen keine fliich-
tigen Elemente wie Wasserstoff, Helium oder Neon.

Zum Anderen lassen sich sehr genaue Elementmes-
sungen durch Absorptionsspektroskopie der Sonnen-
atmosphire gewinnen. Auch dieser Methode liegt die
Annahme zugrunde, dass die Photosphire - die dufiere,
rund 400 Kilometer dicke Schicht der Sonne, aus der
das sichtbare Licht entweicht — noch ihren urspriing-
lichen Geburtszustand widerspiegelt. Tatsachlich hat
sich ihre Zusammensetzung iiber die letzten Milliarden
Jahre bis zu zehn Prozent veridndert, unter anderem
durch Diffusions- und Sedimentationsprozesse.

Die Analyse des Sonnenspektrums basiert auf einer
genauen Kenntnis der Schichtung, Struktur und Zu-
sammensetzung ihrer Atmosphire sowie von Atom-
und Molekiilparametern. Wihrend Forscher in den
letzten Jahren ungemeine Fortschritte in diesen Be-
reichen machten, sei es durch vollstindige dreidimen-
sionale Berechnungen atmospharischer Phanomene
wie der Granulation, sei es durch immer prézisere ato-
mare Detailrechnungen, ist die Analyse durch Photo-
spharenbeobachtungen noch immer weniger exakt als
die Meteoritenmessungen. Ebenso lassen sich einige
Elemente, etwa Helium, Fluor oder Chlor, nicht direkt
in den optischen Spektren messen, und die Astro-
nomen miissen stattdessen auf Infrarotbeobachtungen
von Molekiilen wie HCI und HF in den kiihleren Son-
nenflecken zuriickgreifen.

Dennoch findet sich eine signi-
fikante Ubereinstimmung
beider Methoden. Fiir den
Grofiteil der Elemente
sind die Messfehler von
der Groéflenordung
weniger Prozent: zum
Beispiel neun bei der
Bestimmung des Ei-
sengehalts anhand der
Photosphéare und zwei
Prozent mittels Meteo-
riten. Die Sonne ist also
in der Tat ein exzellenter
Maf3stab fiir die kosmische
Haufigkeitsskala. Dies ist
jedoch keineswegs selbstver-
standlich - kiirzlich haben die Re-
ferenzwerte fiir zwei wichtige Elemente
signifikante Revisionen erfahren: Der Eisenanteil
der Sonne wurde um 17, der Sauerstoffanteil gar um 75
Prozent nach unten korrigiert [8]. Ein genauer Konsens
der aktuellen Forschung steht allerdings noch aus.

Eine Fallstudie in unserer Galaxis

Durch Absorptionsspektroskopie in einzelnen Sternen
lasst sich — auf kernphysikalischer Grundlage — nicht
nur ein Einblick in die Entstehung der Elemente ge-
winnen. Denn die Elementverteilungen in jedem Stern
sind auch ein Fingerabdruck der Umgebung, in der
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4) Das Chandrasekhar-
Limit - etwa 1,4 Mo —,
vgl. M. Bartelmann, Phy-
sik Journal, April 2007,
S.20

4 Abb.4 Der Ku-
gelsternhaufen
M107 im Sternbild
Ophiuchus hat ei-
nen Durchmesser
von rund 80 Licht-
jahren und be-
steht aus mehre-
ren Hunderttau-
send Sternen. lhr
Metallanteil be-
tradgt im Schnitt
nur ein Zehntel
von dem der Son-
ne.
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Abb.5 Die Analyse von mehr als 1900 Sternen in 19 Kugelstern-
haufen der Milchstral3e zeigt die Na-O-Antikorrelation. Jeder
bisher gemessene Haufen weist diese Beziehung auf, wenn
auch in teilweise unterschiedlichem AusmaRB. Sterne der ersten
Generation sind dunkelblau hinterlegt.

er entstand. Solche Daten bilden somit gleichwohl die
Eigenschaften fritherer Generationen von Sternen ab.
Da wiederum die Elementproduktion in den Vorgén-
gern empfindlich von ihren Massen abhingt, lasst sich
so ein genaues Bild der chemischen Entwicklungsge-
schichte von Galaxien zeichnen. Dieses ermdglicht
Astronomen gewissermaflen, stellare Archéologie zu
betreiben. Heute lassen sich mithilfe moderner Instru-
mente an Acht- bis Zehn-Meter-Teleskopen wie dem
europdischen VLT in Chile oder dem Keck-Teleskop
auf Hawaii genaue Daten aus Spektren in Einzelsternen
noch bis zu Entfernungen von hunderttausend Licht-
jahren und mehr aufnehmen [9, 10].

Besonders geeignet fiir solche Studien sind Kugel-
sternhaufen (Abb. 4), denn sie gehoren zu den éltesten
Objekten in unserer kosmischen Nachbarschaft. Sie
entstanden bereits vor 12 bis 13 Milliarden Jahren in
der Frithphase des Universums und sind wichtige Bau-
steine von Galaxien wie unserer Milchstrafle. Thr Vor-
teil ist, dass sich all ihre Sterne - oft Hunderttausende
- quasi in der gleichen Entfernung zum Beobachter
befinden. Im Idealfall bilden sie abgeschlossene Sys-
teme mit Sternen gleichen Alters und gleicher che-
mischer Zusammensetzung, sodass eigentlich keinerlei
systematische Unsicherheiten auftreten sollten. Lange
sprach man deshalb von ihnen als ,,einfache Sternpo-
pulationen® In der Tat fand man eine bemerkenswerte
Homogenitit in ihren schweren Elementen - so ist die
Streuung der Eisenhdufigkeiten [Fe/H] in jedem Hau-
fen meist geringer als die Messunsicherheiten.

Uberraschenderweise fand man jedoch in den
1970er-Jahren starke Variationen der leichten Elemente
innerhalb einzelner Haufen: so besafen Riesensterne
in zwei Kugelsternhaufen alles andere als einen homo-
genen Natriumgehalt — dessen Streuung um das Mittel
tiberschritt die Messfehler signifikant [11]. Schon vorher
war bekannt, dass der Gehalt von Kohlenstoff und
Stickstoff in den Sternhaufen stark von Stern zu Stern
variiert, was aber gut mit der Standardnukleosynthese
in massearmen Sternen vereinbar ist.
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Noch heute sind diese Sternansammlungen die
Objekte intensiver Forschung, und mittlerweile haben
viele Gruppen immense Datensitze von vielen der
rund 150 Kugelsternhaufen der Milchstrafle gesammelt
und gezeigt, dass von ,.einfachen Populationen® kei-
ne Rede mehr sein kann [12]. Wahrend die schweren
Elementgruppen noch immer wohldefiniert sind,
zeigen mehrere leichte Elemente auffallende Streu-
ungen. Eine der prominentesten ist sicherlich die
Na-O-Antikorrelation. Demnach sind Sterne, deren
Atmosphiren reich an Sauerstoff sind, systematisch an
Natrium verarmt (Abb. 5). Jeder bis heute beobachtete
Haufen weist in irgendeiner Form Variationen von
Stern zu Stern auf.

Auf der rein kernphysikalischen Ebene ist eine
Beziehung zwischen Natrium und Sauerstoff einfach
zu verstehen: Sobald die Temperaturen in den Was-
serstoffbrennschalen bestimmter Sterne hoch genug
sind, wird im CNO-Zyklus Sauerstoff auf Kosten von
Kohlenstoff und Stickstoff abgebaut. In den selben
Regionen reichen die Temperaturen von mehr als 90
Millionen Grad auch aus, um den Ne-Na-Zyklus des
Wasserstoftbrennens einzuleiten. Die wesentliche
Reaktion hierfiir ist die Anlagerung von Protonen an
*Ne, aus dem letztlich **Na hervorgeht (Abb. 2b). Dersel-
be Typ von Protonenreaktionen, der zum Abbau von
Sauerstoff fiihrt, ist also fiir die Anreicherung von Na-
trium verantwortlich. Die frisch synthetisierten Brenn-
produkte miissen nur noch durch Mischungsprozesse
an die Sternoberflidche gelangen, wo wir sie letztlich
beobachten konnen.

Im letzten Jahrzehnt taten sich jedoch zwei schwer-
wiegende Probleme mit diesem einfachen Bild auf.
Zum Einen findet man die Na-O-Antikorrelation nur
in Kugelsternhaufen, nicht aber in Feldsternen oder
jiingeren Sternhaufen. Zum Anderen folgen auch
Sterne, die sich noch nicht in spéaten Entwicklungssta-
dien befinden, diesem Trend. Die Temperaturen in ih-
rem Inneren sind jedoch zu niedrig, um die beschrie-
benen Reaktionen zu ziinden; auch werden sie nicht
hinreichend durchmischt. Heute geht man davon aus,
dass in den Kugelsternhaufen mehrfache Generationen
von Sternentstehung vorliegen. Deren Frithphasen
waren von energiereichen Supernovae tiberschattet.
Da diese massereichen Sterne sehr viel Sauerstoff, aber
kaum Natrium produzierten, konnte sich aus ihren
sterblichen Uberresten rasch eine erste Generation
neuer Sterne bilden, die reich an Sauerstoff, aber arm
an Natrium sind (Abb. 5).

Nach ldngerer Zeit entwickelten sich auch die
massedrmeren Sterne der Urgeneration weiter. Wih-
rend ihrer AGB-Phase begiinstigen ihre Struktur und
Temperatur die Protonenreaktionen, die Sauerstoff ab-
bauen, jedoch vermehrt Natrium synthetisieren. Diese
Art von Sternen ist auch attraktiv, um die Korrelati-
onen zwischen diesen Elementen zu erkldren, da die
Mischungsprozesse in ihren dufleren Hiillen tief genug
reichen, um das natriumreiche Plasma aufwallen zu
lassen und an die Oberfldche zu bringen, wo sie dann
durch die starken Sternwinde an das interstellare Me-
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dium abgegeben werden. Aus diesem Material bilden
sich wieder neue Sterne, wie wir sie heute als natrium-
reiche, sauerstoffarme zweite Population beobachten.
Ein weiterer Vorteil ist, dass diese AGB-Sterne keine
Elemente der Eisengruppe produzieren, sodass deren
Homogenitét gewahrt bleibt.

Wie dieses Beispiel zeigt, beginnen wir langsam,
die chemischen Elementverteilungen in verschie-
denen Umgebungen wie den Sternhaufen und deren
Verbindung mit den Urspriingen der Elementsyn-
these und der Entwicklung der Sternsysteme selbst
zu verstehen. Dennoch sind viele Fragen offen: Wie
verhilt es sich mit Galaxien, die Sterne {iber einen lan-
geren Zeitraum bildeten und somit eine viel breitere
Elementmischung zeigen? Wie universell ist die Ent-
stehung der allerschwersten Elemente in Supernovae?
Gibt es den sich abzeichnenden Zusammenhang
zwischen dem Eisengehalt eines Sterns und der Zahl
seiner Planeten?

Um die hier angesprochenen Fragen in immer wei-
ter entfernten Sternen und Galaxien zu erforschen,
bedarf es einer neuen Generation von noch leistungs-
fahigeren optischen Teleskopen. Diese wagen in naher
Zukunft den Schritt von der 10- zur 30-Meter-Gene-
ration”, nicht zuletzt um mehr iiber das Entstehen des
»Sternstaubs® zu erfahren, aus dem wir bestehen.
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