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Dieses Skript ist für die V orlesung Astroph ysik I I I im WS 1998/99 an der Ruhr-

Univ ersität Bo c h um gesc hrieb en, und für das WS 1999/2000 üb erarb eitet w orden.

Die Struktur und der Groÿteil des Inhalts sind in Anlehn ung an Sche�er und El-

sässer, Bau und Physik der Galaxis en tstanden, ic h hab e mic h allerdings b em üh t,

die teilw eise et w as v eraltete Information dieses Buc hs auf den neuesten Stand zu

bringen. Mittlerw eile ist ein mo derneres Buc h ersc hienen (Galactic Astronom y

v on Binney und Merri�eld), das allerdings v or allem die Struktur und Morpho-

logie der Galaxis und w eniger die Ph ysik des in terstellaren Mediums b esc hreibt.

Neb en den anderen Büc hern im Literaturv erzeic hnis hab e ic h no c h einige Zeit-

sc hriftenartik el herangezogen, so wie das V orlesungsskript v on Herrn Chini, das

er mir freundlic herw eise üb erlassen hat.

In der jetzigen (ersten) V ersion gibt es sic herlic h no c h viele F ehler, Unklarhei-

ten und Ink onsistenzen. Quellenangab en im T ext fehlen in der jetzigen V ersion

ganz, insb esondere v on Abbildungen. Die Diskussion der Milc hstraÿe als Bal-

k enspirale und das ganze Kapitel 6 sind sehr skizzenhaft: ic h ho�e, das in einer

revidierten V ersion v erb essern zu k önnen. Die Ausw ahl des Sto�s en tspric h t mei-

nen Prioritäten, die v on den Prioritäten andererer Leute ab w eic hen k önnen, das

ist b esonders für Prüfungen zu b eac h ten. Ic h w äre üb er jeden K ommen tar und

natürlic h üb er jeden gefundenen F ehler dankbar.
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Kapitel 1

Einführung

Die Milc hstraÿe als helles Band am Himmel w ar zw ar sc hon seit Mensc henge-

denk en b ek ann t, ab er erst mit Einführung des F ernrohrs hab en die Mensc hen

erk ann t, daÿ sie aus vielen, sc h w ac hen Sternen b esteh t ( Galilei ). Erst Mitte des

18. Jahrh underts gab es V ersuc he, die Struktur des Sternsystems zu erklären.

1750 Thomas W righ t: Ring o der Kugelsc hale aus Sternen um die Sonne

1755 Imman uel Kan t: A l lgemeine Natur geschichte und The orie des Himmels:

Flac hes, sc heib enförmiges Sternsystem

1761 Johann Heinric h Lam b ert: Cosmolo gische Briefe

Sternzählungen Quan titativ e V ersuc he, die Struktur der Milc hstraÿe zu b e-

stimmen, wurden zuerst v on F rie drich Wilhelm Herschel (1738�1822) durc hge-

führt, mittels Sternzählungen. Un ter den V oraussetzungen

� gleic he w ahre Helligk eit aller Sterne (M

V

= const),

� k onstan te räumlic he Anzahldic h te,

� I / 1 =r

2

leitete er ab, daÿ sic h die Sonne nahe dem Zen trum eines �ac hen, linsenförmi-

gen Sternsystems b e�ndet. Leider w aren alle seine V oraussetzungen falsc h, und

deshalb auc h seine Sc hluÿfolgerungen. Das soll seine Leistung allerdings nic h t

sc hmälern: er tat das Beste, w as er zu seiner Zeit tun k onn te.

Auc h die Möglic hk eit, durc h Beobac h tungen v on externen Galaxien (durc h

Analogien) Aufsc hlüsse üb er unsere eigene Milc hstraÿe zu erhalten, b estand nic h t.

Ob w ohl sc hon W righ t und Kan t sp ekuliert hatten, daÿ Spiralneb el Sternsysteme

ähnlic h der Milc hstraÿe sind, gab es eine lange K on tro v erse darüb er und erst 1923

k onn te Edwin Hubble zeigen, daÿ Spiralneb el wirklic h Sternsysteme sind.

Die Metho de v on Sternzählungen, die Hersc hel eingeführt hatte, wurde in

der darau�olgenden Zeit v erfeinert (z.B. v on Struwe (1847) der das ganze auf

1
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Abbildung 1.1: Sternzählungen.

et w as festere mathematisc he Füsse stellte), es wurde b erüc ksic h tigt, daÿ in trin-

sisc he Sternhelligk eiten w eit streuen und die Metho de wurde auf eine sic herere

statistisc he Basis gestellt, das gesc hah et w a zwisc hen 1890 und 1920. T rotz der

V erb esserungen änderte sic h das Bild der Galaxis nic h t grundsätzlic h im V ergleic h

zu Hersc hel. Diese Un tersuc h ungen sind v or allem mit dem Namen Kapteyn v er-

kn üpft.

Das gröÿte Problem für Sternzählungen, die Extinktion durc h in terstel-

laren Staub , wurde erst 1930 v on T rümpler erk ann t. W enn die Extinktion b e-

rüc ksic h tigt wird, sind Sternzählungen auc h heute no c h eine wic h tige Metho de

der Astronomie, b esonders zur En tfern ungsb estimm ung und auc h zur Bestim-

m ung der Struktur des in terstellaren Mediums. Die näc hste W eiteren t wic klung

des Systems b estand darin, n ur Sterne einer b estimm ten Sp ektralklasse anzuse-

hen, die die gleic he absolute Helligk eit hab en. Dadurc h wird die Metho de sehr

brauc h bar, ist ab er, durc h die Extinktion b edingt, auf unsere näc hste Umgebung

b esc hränkt. Mit optisc her Extinktion k ann man bis et w a 2 kp c En tfern ung die

Struktur b estimmen. Die optisc he Extinktion v on der Sonne bis zum galaktisc hen

Zen trum, das et w a 8 kp c en tfern t ist, b eträgt et w a 20 Magnituden, w as einer Ab-

sc h w äc h ung um einen F aktor 10

� 8

en tspric h t. In letzter Zeit hat die Metho de eine

Art Renaissance erlebt, v or allem durc h Un tersuc h ungen im Infraroten, w o die

Extinktion viel sc h w äc her ist und man viel w eiter sehen k ann. Zur Un tersuc h ung

der globalen Struktur der Milc hstrasse ist sie ab er ungeeignet.



3

Kugelhaufen Einen Durc h bruc h zur Bestimm ung der Dimension der Galaxis

und der Lage der Sonne relativ dazu brac h te die Beobac h tung v on Kugelstern-

haufen . Shapley wies sc hon 1917 daruf hin, daÿ Kugelsternhaufen der Milc h-

straÿe angehören m üssen, symmetrisc h zur galaktisc hen Eb ene angeordnet sind,

ab er in Ric h tung des Stern bilds Sagittarius k onzen triert sind, w o sic h demzufolge

das Zen trum der Galaxis b e�nden m uÿ. Die En tfern ung v on Kugelsternhaufen

k ann auÿerdem relativ gut b estimm t w erden, durc h v eränderlic he (RR Lyrae)

Sterne für die näheren Haufen, o der die Helligk eit der hellsten Haufensterne o der

Gesam thelligk eit des Haufens für en tfern tere Ob jekte. Der Sc hluÿ w ar, daÿ die

Kugelsternhaufen eine sphärisc he V erteilung mit Zen trum in Sagittarius hab en,

und daÿ die Sonne ziemlic h am Rand dieser Sphäre liegt. Dieses Bild w ar sehr v on

Kapteyn's Bild v ersc hieden, und es dauerte lange, bis die Astronomen Shapley's

Mo dell als ric h tig anerk ann ten.

Abbildung 1.2: Struktur der Milc hstrasse, und optisc h sic h tbarer T eil.

Stern b ew egungen W eitere Un tersuc h ungen k onzen trierten sic h auf Stern b e-

w egungen , so w ohl radial als auc h Eigen b ew egungen . Radiale Stern b ew egun-

gen k önnen relativ einfac h gemessen w erden, anhand der Dopplerv ersc hiebung

v on Sp ektrallinien in den Sternsp ektren. Eigen b ew egungen sind sc h wieriger und

b enötigen lang jährige sorgfältige Beobac h tungen v on Sternörtern. Die Un tersu-

c h ungen ergab en, daÿ es zw ei Grupp en v on Sternen gab: die meisten Sterne in der

Sonnen umgebung b esitzen statistisc h v erteilte Gesc h windigk eiten kleiner

als et w a 30 km s

� 1

, einige Sterne zeigten jedo c h sehr hohe Gesc h windigk ei-

ten ( > 60 km s

� 1

, Sc hnelläufer), die asymmetrisc h zu einer Seite des
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Himmels geric h tet sind . Der sc h w edisc he Astronom Lindblad (um 1926) er-

klärte diese Un tersc hiede dadurc h, daÿ die Sonne und die meisten anderen Sterne

zu einer Grupp e v on Sternen gehört, die um ein w eit en tfern tes Zen trum

kreisen , w ährend die Sc hnelläufer nic h t an der Rotationsb ew egung teil-

nehmen . Aus dieser Asymmetrie k ann man dann die Ric h tung des Zen trums

b estimmen: es liegt im Stern bild Sagittarius.

In et w a zur gleic hen Zeit un tersuc h te der Niederländer Oort die Stern b ew e-

gungen. Hier ging es darum, die Art der Rotation festzustellen: starr (alle Sterne

mit gleic her Wink elgesc h windigk eit, unabhängig v on der En tfern ung zum Zen-

trum) o der Kepler'sc h (also di�eren tiell). T atsäc hlic h gelang es 1927, di�eren ti-

elle Rotation nac hzu w eisen. Ist die Rotationskurv e erst einmal b ek ann t, k ann

daraus auc h die Masse der Galaxis b estimm t w erden. Die Sonne rotiert mit et w a

250 km s

� 1

um das Zen trum, und die Masse der Galaxis innerhalb der Sonnen-

bahn b eträgt et w a 10

11

M

�

.

Un terstrukturen: Sternp opulationen Diese Beobac h tungen, zusammen mit

sp ektrosk opisc hen Beobac h tungen v on Sternen und Kugelhaufen führten auf fol-

gendes Bild der Galaxis:

� Eine �ac he Sc heib e mit di�erenzieller Rotation, die aus relativ jungen, me-

tallreic hen Sternen b esteh t

1

(P opulation I) .

� Ein kugelförmiger, nic h trotierender Halo aus alten, metallarmen Sternen,

die en t w eder in Kugelhaufen o der einzeln (Sc hnelläufer) auftreten (P opu-

lation I I) .

F erner gibt es in der Sc heib e der Galaxis in terstellare Materie (Gas und

Staub), das für die Extinktion v eran t w ortlic h ist. Da Kugelhaufen sphärisc h v er-

teilt sind und Extinktion n ur in der Sc heib e auftritt, k onn ten sie v on Shapley

b ei hohen galaktisc hen Breiten selbst in groÿen En tfern ungen no c h ungestört v on

Extinktion b eobac h tet w erden.

H i und andere Radiob eobac h tungen Nac h dem zw eiten W eltkrieg nahm

die Radioastronomie einen Aufsc h wung, und sc hon bald k onn te man die in ter-

stellare Materie im Radiob ereic h b eobac h ten, so w ohl im K on tin uum als auc h in

Linienstrahlung. Hier ist b esonders die F einstrukturline v on neutralem W asser-

sto� b ei 1.4 GHz zu erw ähnen, die 1951 en tdec kt wurde. Da es sic h um eine

Sp ektrallinie handelt, sind auc h Radialgesc h windigk eitsmessungen möglic h, ab er

in der gesam ten Galaxis, da b ei dieser F requenz k eine Extinktion statt�ndet. Ins-

b esondere H i Beobac h tungen hab en en tsc heidend dazu b eigetragen, die Struktur

der galaktisc hen Sc heib e und der Spiralarme unserer Galaxis zu en tsc hlüsseln.

1

Als Metalle w erden hier, wie in der Astronomie üblic h, alle Elemen te sc h w erer als Helium

b ezeic hnet.
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Man sollte natürlic h auc h erw ähnen, dass Un tersuc h ungen externer Galaxi-

en, nac hdem sie einmal als Sternsysteme ähnlic h dem unseren erk ann t w aren,

auc h viel dazu b eigetragen hab en, die generelle Struktur v on Spiralgalazien zu

erk ennen.

In terstellare Materie Bis jetzt ist in terstellare Materie n ur als lästige, Extink-

tion v erursac hende Störung o der, im F alle v on W olk en neutralen W assersto�s, als

Mittel zum Zw ec k aufgetauc h t. Es gibt ab er ein in trinsisc hes In teresse, sic h mit

in terstellarer Materie zu b esc häftigen, denn aus ihr en tstehen Sterne.

Nur et w a 10

� 22

des Raumes w erden v on Sternen ausgefüllt. Der Rest ist ab er

nic h t leer, sondern v on in terstellarer Materie ausgefüllt, die et w a 10% der Gesam t-

masse der Galaxis ausmac h t. Die mittlere Dic h te b eträgt n ur et w a 1 A tom cm

� 3

,

in Sternen tsteh ungsgebieten k ann diese Dic h te ab er auf das 10

5

� 10

8

-fac he an-

steigen. Die Ersc hein ungsformen der in terstellaren Materie sind vielfältig:

� Dunk elw olk en

� Re�ektionsneb el

� Emissionsneb el (H i i Gebiete)

� Planetarisc he Neb el

� Sup erno v aüb erreste

Abbildung 1.3: Dunk elw olk e.

w ob ei diese Klassi�zierung im w esen tlic hen auf das optisc he Ersc hein ungsbild

zurüc kzuführen ist, einige Ersc hein ungsformen w erden dab ei gar nic h t erfasst.
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Abbildung 1.4: Re�ektions- (blau) und Emissionsneb el (rot).

Abbildung 1.5: H i i -Region.
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Abbildung 1.6: Planetarisc her Neb el.

Abbildung 1.7: Sup erno v a-Üb errest.
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En tsc heidende F ortsc hritte in der Erforsc h ung der in terstellaren Materie wurden

durc h die Radioastronomie gemac h t, in der Strahlung des in terstellaren Mediums

direkt nac hgewiesen w erden k ann. Auc h Infrarot, Rön tgen- und Gammastrahlen-

b eobac h tungen hab en dazu b eigetragen, das in terstellare Medium zu v erstehen.

Es �el auf, daÿ Re�ektionsneb el n ur mit Sternen später als B1 assoziiert sind,

w ährend Emissionsneb el n ur um Sterne mit Sp ektralklasse früher als B1 (also B0

o der O Sternen) auftreten. Dies und das Sp ektrum des Lic h ts führte zur In ter-

pretation, daÿ in Re�ektionsneb eln das Sternlic h t an Staubk örnern gestreut wird

(deshalb auc h die blaue F arb e), w ährend Emissionsneb el selbstleuc h tend sind und

ihr Lic h t (im optisc hen) in F orm v on Sp ektrallinien, v or allem Rek om binationsli-

nien (z.B. H � ) abstrahlen. Sie b estehen aus v ollständig ionisiertem Gas (deshalb

auc h H i i Gebiete). Im Radiob ereic h strahlen sie auc h K on tin uumstrahlung ab

( frei-frei Strahlung o der Bremsstrahlung ). Planetarisc he Neb el sind im w e-

sen tlic hen auc h H i i -Gebiete, n ur daÿ im Zen trum k ein junger, sondern ein alter

Stern sitzt, und daÿ die leuc h tende Materie nic h t die umgeb ende Molekülw olk e,

sondern die äuÿere Hülle des Sterns selbst ist.

Sup erno v aüb erreste strahlen im Radiob ereic h Syc hrotronstrahlung ab, die

v on relativistisc hen Elektronen stamm t, die v om Neutronenstern emittiert w erden

und um das Magnetfeld kreisen. Die optisc he Strahlung stamm t v on Sc ho c ks im

expandierenden Üb errest.

Dunk elw olk en sc hlieÿlic h sind so k alt (bis zu 10 K), daÿ sie gar nic h t im

optisc hen o der infraroten abstrahlen, sie k önnen ab er durc h Staubstrahlung

im Millimeterb ereic h o der Molekülemissionslinien un tersuc h t w erden.

Mittlerw eile w eiÿ man, daÿ das in terstellare Medium groÿräumig in mehreren

Phasen auftritt:

Name T emp eratur Dic h te Füllfaktor

[K] [cm

� 3

]

Hot Ionized Medium (HIM) 1 000 000 0.003 0.6

W arm Ionized Medium (WIM) 8 000 0.3 0.23

W arm Neutral Medium (WNM) 8 000 0.4 0.15

Cold Neutral Medium (CNM) 80 100 0.025

w ob ei HIM durc h Sup erno v a-explosionen und stellare Winde v on OB-Sternen

erzeugt wird. Das WIM k ann im w esen tlic hen n ur in der Linie des atomaren

W assersto�s (Spin-�ip Linie b ei 21 cm) b eobac h tet w erden, w ar also v or der

Radioastronomie gar nic h t b ek ann t. Im CNM gibt es no c h dic h tere, k ältere K on-

densationen, die Molekülw olk en, in denen Sterne en tstehen.

Dunkle Materie Man sollte dab ei nic h t v ergessen, daÿ man n ur 10% der gra vi-

tativ nac h w eisbaren Materie b eobac h tet, die restlic hen 90% sind dunkle Materie,

die o�ensic h tlic h n ur durc h die Gra vitation w ec hselwirkt. Kandidaten sind kleine

sc h w arze Lö c her o der exotisc he Elemen tarteilc hen.



Kapitel 2

K o ordinaten und En tfern ungen

2.1 K o ordinatensysteme

Die klassisc he Astronomie, die sic h mit Örtern und Bew egungen v on Sternen b e-

fasst, b eruh t zunäc hst einmal auf der Fähigk eit, die Örter und Bew egungen genau

messen zu k önnen. Dazu b enötigt man K o ordinatensysteme, w as et w as tric kreic h

ist, denn die Erde dreh t sic h um sic h selbst und um die Sonne, die Erdac hse

ist geneigt, ab er die Ric h tung der Erdac hse und der Grad der Neigung ist nic h t

absolut k onstan t. Hier sollen zunäc hst einmal die gebräuc hlic hen K o ordinaten-

systeme eingeführt w erden, und dann auf die Probleme einzugehen. Alle K o or-

dinatensysteme sind not w endigerw eise sphärisc h, so daÿ die Regeln der eb enen

T rigonometrie n ur in erster Näherung gelten. Man b enötigt eine Grundeb ene

durc h den Ursprung senkrec h t zu einer A c hse , der an der Himmelskugel

einen Groÿkreis aussc hneidet, und einen festen Ric h tpunkt o der Nullpunkt

auf diesem Groÿkreis. Dann ist der Ort eines Gestirns durc h zw ei auf Groÿkrei-

sen gemessene Bögen eindeutig b estimm t. Für die Geographie ist der Grundkreis

der Ä quator, der feste Ric h tpunkt der Meridian v on Green wic h. Der Grundkreis

ist meist durc h die Geometrie des Systems v orgegeb en (der Ä quator durc h die

Erdac hse), w ährend der Nullpunkt meist willkürlic h ist.

2.1.1 Horizon talsystem

Dieses ist das näc hstliegende lok ale K o ordinatensystem. Die A c hse ist die V erti-

k ale, die Grundeb ene die Horizon teb ene. Die Sc hnittpunkte der V ertik alen mit

der Himmelskugel heiÿt Zenith (ob en) und Nadir (un ten). Eine K o ordinate ist

dann die Zenithdistanz , der Wink elabstand v om Zenith, ein Punkt am Hori-

zon t hat z = 90

�

. Meist wird in der Astronomie allerdings die Elev ation , also der

Abstand v om Horizon t, angegeb en. Natürlic h gilt E = 90

�

� z und der Zenith hat

die Elev ation E = 90

�

. Eine negativ e Elev ation b edeutet, daÿ ein astronomisc hes

Ob jekt un ter dem Horizon t ist, also nic h t b eobac h tet w erden k ann. Die Elev ation

ist ähnlic h der geographisc hen Breite.

9
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Die zw eite K o ordinate heiÿt Azim uth und wird in der Astronomie v om Süd-

punkt (v on der Nordhalbkugel aus gesehen) im Uhrzeigersinn (also üb er W esten,

Norden, Osten) A = 0

�

� 360

�

gezählt (Linkssystem). Man b eac h te, daÿ der

Nullpunkt des Azim uths in der Geo däsie im Norden liegt.

Die Gestirne gehen, durc h die Erddreh ung, im Osten auf und im W esten un ter.

Der Punkt, an dem sie ihre gröÿte Elev ation erreic hen, heiÿt ob ere Kulmina-

tion , das ist natürlic herw eise b ei Az=0 und damit ist der Südpunkt festgelegt.

Der Groÿkreis b ei Az=0 heiÿt Meridian und auf ihm liegen auc h der nördlic he

und südlic he Himmelp ol.

2.1.2 Erstes Ä quatorialsystem

Das Horizon talsystem ist praktisc h für die T elesk opsteuerung, denn es sagt einem,

w o man hinsehen soll. Es ist ab er unpraktisc h für Astrometrie, denn die K o or-

dinaten der Sterne ändern sic h laufend. Deshalb hat man die Ä quatorialsysteme

eingeführt. Bei b eiden Systemen ist die b estimmende A c hse die V erlängerung

der Erdac hse, der Grundkreis ist dann der Himmelsäquator . Der Wink elab-

stand zwisc hen der A c hse durc h die b eiden Himmelsp ole und der Horizon teb ene

heiÿt P olhöhe ' , er ist gleic h der geographisc hen Breite des Beobac h tungsorts.

Der Abstand v om Himmelsäquator heiÿt Deklination � (analog zur Elev ati-

on), die v on 0

�

am Himmelsäquator bis auf 90

�

am Himmelsnordp ol und � 90

�

am Himmelssüdp ol gezählt wird. Die kleinen Kreise k onstan ter Deklination w er-

den als P arallelkreise b ezeic hnet. Sterne auf P arallelkreisen mit P olabständen

90

�

� � < ' , also einer Deklination gröÿer als die P olhöhe bleib en stets üb er dem

Horizon t und w erden zirkump olar genann t. Die zw eite K o ordinate ist der Ab-

stand auf dem Bogen auf dem Himmelsäquator zwisc hen dem Stundenkreis des

Ob jekts und dem Südpunkt, sie wird Stunden wink el t genann t, und wird, wie

der Azim uth, im Uhrzeigersinn gezählt und in Stunden ausgedrüc kt, er geh t also

v on 0

h

im Süden üb er 6

h

im W esten, 12

h

im Norden und 18

h

im Osten zum 24

h

wieder im Süden. Zwisc hen dem Horizon talsystem und dem ersten Ä quatorial-

system k ann mit den F ormeln der sphärisc hen T rigonometrie leic h t umgerec hnet

w erden.

cos � sin t = sin z sin A

sin � = cos z sin ' � sin z cos ' cos A

cos � cos t = cos z cos ' + sin z sin ' cos A (2.1)

und

sin z sin A = cos � sin t

cos z = sin ' sin � + cos ' cos � cos t

� sin z cos A = cos ' sin � � sin ' cos � cos t (2.2)

Der V orteil des ersten Ä quatorialsystems ist, daÿ eine Sternk o ordinate, näm-

lic h die Deklination, zeitunabhängig ist, w eil sic h die Sterne b ei der Erddreh ung



2.1. KOORDINA TENSYSTEME 11

Abbildung 2.1: Horizon talsystem und Ä quatorialsystem.

auf P arallelkreisen b ew egen. Der Stunden wink el t ändert sic h ab er laufend, w es-

halb man das zw eite Ä quatorialsystem einführt.

2.1.3 Zw eites Ä quatorialsystem

Hier wird als zw eite K o ordinate der Abstand v om F rühlingspunkt gew ählt,

das ist der Punkt, an dem der Mittelpunkt der Sonnensc heib e im F rühjahr, v on

der südlic hen Seite k ommend, den Himmelsäquator passiert o der, anders ausge-

drüc kt, der aufsteigende Knoten der Ekliptik , der Eb ene der Sonnen bahn.

Der F rühlingspunkt ist ein fester Punkt relativ zum Himmel, der Bogen v om

Ä quator zum Stundenkreis des Ob jekts heiÿt Rektaszension � , manc hmal auc h

als R.A. (Righ t Ascension) abgekürzt. Die Rektaszension wird en tgegen dem

Uhrzeigersinn v on Süden üb er Osten, v on 0

h

bis 24

h

gezählt.

Der Zusammenhang zwisc hen Stunden wink el und Rektaszension ist

t = � � � (2.3)

w ob ei � der Stunden wink el des F rühlingspunktes ist und Sternzeit genann t

wird. Ein Ob jekt hat dann den Stunden wink el t = 0 , kulminiert also, w enn die
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Sternzeit gleic h der Rektaszension ist. Die Sternzeit ist also eine Ortszeit und für

jeden Beobac h tungsort v ersc hieden. Wie hängt sie mit der Sonnenzeit zusammen?

Sonnenzeit

Dazu m uÿ man sic h erst mal klar mac hen, w as die Sonnenzeit eigen tlic h ist. Die

Erdac hse ist gegen die Eb ene der Sonnen b ew egung, die Ekliptik, um et w a 23 :

�

5 ge-

neigt, durc h den Sc hnittpunkt der Ekliptik w erden F rühlings- und Herbstpunkt

b estimm t. Der Stunden wink el der Sonne de�niert die w ahre Sonnenzeit , die

Zeit also, die mit der Sonnen uhr gemessen wird. Die w ahre Sonnenzeit ist ab er

k ein gleic hmäÿiges Zeitmaÿ, einmal w eil sic h die Sonne nic h t auf dem Ä qua-

tor b ew egt, zum anderen, w eil die Erdbahn elliptisc h ist. Man hat deshalb eine

mittlere Sonnenzeit eingeführt, die dem Stunden wink el einer �ktiv en Sonne

en tspric h t, die sic h auf einer Kreisbahn mit k onstan ter Wink elgesc h windigk eit in

der Himmelsäquatoreb ene b ew egt und zur gleic hen Zeit wie die w ahre Sonne den

F rühlingspunkt durc hläuft. Der Un tersc hied zwisc hen w ahrer und mittlerer Son-

nenzeit heiÿt Zeitgleic h ung und ihr Betrag üb ersc hreitet zu k einer Jahreszeit

17 Min uten. Auc h die mittlere Sonnenzeit ist eine Ortszeit und hängt v on der

geographisc hen Länge des Beobac h ters ab. Aus praktisc hen Gründen (im letzten

Jahrh undert, mit der Einführung v on Eisen bahnfahrplänen) hat man deshalb 24

Zeitzonen eingeführt, innerhalb dieser Zeitzonen b en utzt man die mittlere Son-

nenzeit einer b estimm ten geographisc hen Länge.

Abbildung 2.2: Zeitgleic h ung.

Die mittlere Sonne b ew egt sic h relativ zum F rühlingspunkt en tgegen dem

Uhrzeigersinn in 365.2422 mittleren Sonnen tagen um 360

�

(tropisc hes Jahr) und

rüc kt daher an einem mittleren T ag um den Wink el 24

h

/365.2422 = 3

m

56 :

s

555

w eiter. Ein Stern tag en tspric h t also 23

h

56

m

03

s

in Sonnenzeitmass.
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Zur Plan ung v on Beobac h tungen astronomisc her Ob jekte ist es n ützlic h, die

jew eilige Sternzeit um Mitternac h t zu wissen. Sie b eträgt zum F rühlingsanfang

(21. März) 12

h

, zur Sommersonnen w ende (22. Juni) 18

h

, zum Herbstanfang (21.

Septem b er) 0

h

und zur Win tersonnen w ende (22. Dezem b er) 6

h

.

2.1.4 Galaktisc he K o ordinaten

Besonders für Studien der Struktur der Galaxis ist es zw ec kmäÿig, nic h t die (letz-

lic h auf die Erde und unser Sonnensystem) b ezogenen Ä quatorialk o ordinaten zu

b en utzen, sondern galaktisc he K o ordinaten, deren Groÿkreis durc h die galaktisc he

Eb ene gegeb en ist, und der Nullpunkt (leider n ur ungefähr) durc h das galakti-

sc he Zen trum. Analog zur Deklination wird der Wink elabstand v om galaktisc hen

Abbildung 2.3: Galaktisc he K o ordinaten.

Ä quator als galaktisc he Breite b b ezeic hnet. Sie wird zur nördlic hen Seite p o-

sitiv, zur südlic hen Seite negativ gezählt. Auf dem galaktisc hen Ä quator zählt

man en tgegen dem Uhrzeigersinn die galaktisc he Länge l v om 0

�

bis 360

�

. Die

galaktisc he Eb ene wird dab ei durc h die Strahlung atomaren W assersto�s (H i )

b estimm t. Das heute gebräuc hlic he System ist durc h die K o ordinaten des galak-

tisc hen Nordp ols festgelegt

� = 12

h

49

m

; � = +27 :

�

4 (1950 : 0) (2.4)
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Als Nullpunkt für die galaktisc he Länge wird der Punkt

� = 17

h

43 :

m

3 ; � = � 28 :

�

92 (1950 : 0) (2.5)

b en utzt, der allerdings, wie man heute w eiÿ, et w a 5

0

v om w ahren galaktisc hen

Zen trum, dem sc h w arzen Lo c h an der P osition der Radio quelle SgrA

�

, en tfern t

ist. Der aufsteigende Knoten (der Sc hnittpunkt mit der Himmelsäquatoreb ene)

des galaktisc hen Ä quators liegt b ei galaktisc her Länge 33

�

. Die Neigung des ga-

laktisc hen Ä quators zum Himmelsäquator ist i = 62 :

�

6 .

cos b cos( l � 33

�

) = cos � cos ( � � 282 :

�

25)

sin b = sin � cos 62 :

�

6 � cos � sin 62 :

�

6 sin ( � � 282 :

�

25)

cos b sin ( l � 33

�

) = sin � cos 62 :

�

6 sin ( � � 282 :

�

25) (2.6)

Nur der V ollständigk eit halb er sei no c h darauf hingewiesen, daÿ bis in die

60er Jahre ein anderes galaktisc hes K o ordinatensystem mit anderen K o ordinaten

für den Nordp ol b en utzt wurde. Das lag daran, daÿ durc h die Extinktion die

optisc hen Bestimm ungen der Sc heib e nic h t gut de�niert w ar. Als Nullpunkt für

die Länge wurde der Sc hnittpunkt mit dem Himmelsäquator genommen, nic h t

das galaktisc he Zen trum. Diese K o ordinaten w erden oft mit b

I

; l

I

b ezeic hnet, die

�neuen� K o ordinaten mit b

I I

; l

I I

, w ob ei die Indices meist w eggelassen w erden.

2.1.5 Zeitlic he Änderung der Sternk o ordinaten

Präzession

Gra vitationswirkungen v on Sonne und Mond auf den abgeplatteten Erdk örp er

führen zu V erlagerung der Rotationsac hse und damit zur Rotation des Himmel-

säquators relativ zur Ekliptik. Der säkulare, d.h. der Zeit prop ortionale An teil

heiÿt Lunisolar-Präzession , der v erbleib ende p erio disc he An teil wird Nutati-

on genann t. Die Wirkung der Präzession ist eine Rotation der Erdac hse im den

P ol der Ekliptik in et w a 26 000 Jahren (platonisc hes Jahr). Das führt zu einer V er-

sc hiebung des F rühlingspunktes um et w a 50

00

pro Jahr (da v on 30

00

v om Mond)

und damit auc h zu einer Änderung der K o ordinaten, der no c h die p erio disc he

Nutation üb erlagert ist. Die Nutation wird durc h die um 5

�

gegen die Ekliptik

geneigten Mondbahn v erursac h t und hat eine Ellipsen b ew egung des Himmelsp ols

um den mittleren P ol mit einer P erio de v on 18.6 Jahren und den Halbac hsen 9 :

00

21

und 6 :

00

86 zur F olge. Der Ein�uÿ der Planeten führt zusätzlic h zu einer kleinen

V erlagerung der Ekliptik gegen üb er der Grundeb ene des Inertialsystems, w as als

planetarisc he Präzession b ezeic hnet wird. Das äuÿert sic h in einer Änderung

der Sc hiefe der Ekliptik � um zur Zeit �0 :

00

47 pro Jahr. Auc h diese Bew egung

ist p erio disc h mit einer P erio de v on 40 000 Jahren und sc h w ankt zwisc hen den

Extrem w erten 21

�

55

0

und 24

�

18

0

mit derzeit 23

�

26

0

21 :

00

45 .
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Abbildung 2.4: Präzession und Nutation.

T ab elle 2.1: T ab elle der Grössenordn ungen der zeitlic hen Änderungen der Stern-

k o ordinaten.

E�ekt Grössenordn ung P erio de

Lunisolarpräzession 50

00

26 000 a

Nutation 8

00

18.6 a

planetarisc he Präzession 0 :

s

5 40 000 a

jährlic he P arallaxe � 0 : 1

00

1 a

jährlic he Ab erration 20

00

1 a

täglic he Ab erration 0.3

00

1 d

Refraktion < 35

0
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Jährlic he P arallaxe

Die Örter v on Sternen ändern sic h auc h aufgrund der Bew egung der Erde um

die Sonne. Der Wink el, un ter dem die groÿe Halbac hse der Erdbahn a v on einem

Stern aus ersc hein t, wird P arallaxe p des Sterns genann t. Mit der En tfern ung r

des Sterns b esteh t folgender Zusammenhang

p =

a

r

(2.7)

da auc h für die näc hsten Sterne a � r . Die mittlere En tfern ung Erde-Sonne heiÿt

Astronomisc he Einheit (AE) ,

1 AE = 149 597 870 km (2.8)

Ein Stern, der die groÿe Halbac hse un ter einem Wink el v on 1

00

sehen würde, hat

die En tfern ung 1 p c (parsec),

1 p c = 3 : 086 � 10

18

cm (2.9)

w ob ei 1 p c = 3.26 Lic h tjahre ist. Es w erden auc h die Einheiten kp c und Mp c

v erw endet. Der E�ekt der P arallaxe ist, daÿ ein Stern sic h auf einer Ellipse der

groÿen Halbac hse p b ew egt, diese Ellipse wird ein Kreis für Sterne am P ol der

Ekliptik, und eine Linie am Ä quator.

Ab erration

W egen der Endlic hk eit der Lic h tgesc h windigk eit c ersc hein t einem mit der Ge-

sc h windigk eit v b ew egten Beobac h ter die Ric h tung ank ommender elektromagne-

tisc her Strahlung geändert. Als Analogie wird traditionsgemäss ein Mensc h im

Regen genommen: steh t er still, k omm t der Regen v on ob en, läuft er, sc hein t der

Regen v on sc hräg v orne zu k ommen, unabhängig da v on, in w elc he Ric h tung er

läuft. Der Wink el 
 zwisc hen Bew egungsric h tung und Ric h tung zur Lic h tquelle

v erkleinert sic h um den Betrag

� 
 =

v

c

sin 
 (2.10)

Da v sic h im Laufe des Jahres ändert, ist der E�ekt ähnlic h der P arallaxe. Auc h

hier laufen die Sterne auf Ellipsen, allerdings um 90

�

phasen v ersc hob en gegen üb er

der P arallaxe. Man k ann die b eiden E�ekte deshalb auseinanderhalten. Das V er-

hältnis v on mittlerer Bahngesc h windigk eit der Erde zur Lic h tgesc h windigk eit gibt

die t ypisc he Gröÿenordn ung dieses E�ekts an und wird Ab errationsk onstan te

genann t, ihr W ert ist A = v =c = 20 :

00

5 , die Ab erration ist also ein w eit gröÿerer

E�ekt als die P arallaxe. Üb erlagert ist natürlic h no c h ein kleinerer T erm, der v on

der Erdrotation herrührt, et w a 0 :

00

3.
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Abbildung 2.5: Ab erration des Sternlic h ts: Änderung des Wink els. Zwisc hen den

Zeitpunkten, an denen das Sternlic h t die Ob jektiv ö�n ung durc h tritt, bis zum

Zeitpunkt, in dem es das Okular erreic h t, hat sic h das T elesk op b ereits w eiterb e-

w egt.

Refraktion

Dab ei darf man natürlic h auc h nic h t v ergessen, daÿ im allgemeinen durc h die

Erdatmosphäre b eobac h tet wird, die einen Brec h ungsindex 6= 1 hat. Das hat zur

F olge, daÿ die Sternörter je nac h Elev ation (und Luftdruc k, Luftfeuc h te etc.)

v ersc hob en w erden, am Horizon t bis zu 35

0

, in et w a dem Durc hmesser der Sonne.

Dieser E�ekt m uÿ natürlic h auc h in Betrac h t gezogen w erden.

2.1.6 Sc hein barer, mittlerer und w ahrer Ort

W egen all dieser E�ekte ändert das zw eite Ä quatorialsystem seine Lage mit der

Zeit und es m uÿ b ei allen K o ordinatenangab en die Referenzzeit, die Ep o c he

angegeb en w erden. Oft ist das immer no c h 1950.0, ab er so langsam geh t man auf

2000.0 üb er. Man �ndet folgende De�nitionen:

Sc hein barer Ort: b eobac h teter Ort, k orrigiert für Refraktion und täglic her

Ab erration (geozen trisc her Sternort)

W ahrer Ort: Sc hein barer Ort, k orrigiert für jährlic he Ab erration und

P arallaxe (heliozen trisc her Sternort)

Mittlerer Ort: W ahrer Ort, k orrigiert für den Ein�uÿ der Nutation
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2.1.7 Eigen b ew egungen

All diese E�ekte � Präzession, Nutation, P arallaxe und Ab erration � m üssen b e-

k ann t sein und b erüc ksic h tigt w erden, um w ahre Bew egungen v on Sternen nac h-

w eisen zu k önnen, Eigen b ew egungen . Die Beträge der gemessenen Eigen b ew e-

gungen sind im allgemeinen kleiner als 0 :

00

1 pro Jahr � einige nahe Ob jekte hab en

allerdings viel höhere Eigen b ew egungen (Barnard's Pfeilstern 10 :

00

3 pro Jahr).

2.1.8 Raumgesc h windigk eiten und Sonnen b ew egung

Neb en der Eigen b ew egung k ann man auc h no c h die Radialgesc h windigk eit

durc h sp ektrosk opisc he Metho den (Dopplerv ersc hiebung v on Sp ektrallinien) mes-

sen, damit k ann man die dreidimensionale Bew egung eines Sterns b estimmen.

Das mac h t natürlic h w enig Sinn relativ zur Sonne, da diese k eine herv orgehob ene

Stellung hab en sollte. Man de�niert deshalb ein lok ales Referenzsystem Lo cal

Standard of Rest, LSR durc h den Mittelw ert der Eigen b ew egungen einer re-

präsen tativ en Grupp e v on Sternen. Wir w erden später no c h sehen, daÿ die De�-

nition einer �repräsen tativ en Grupp e� nic h t so einfac h ist, man �ndet ab er, daÿ

sic h die Sonne relativ zu dieser Grupp e mit et w a 20 km s

� 1

auf den Ap ex im

Stern bild Herkules zub ew egt. Dieser Eigen b ew egung der Sonne ist natürlic h no c h

die Rotation um das Zen trum der Galaxis üb erlagert, an der ab er alle Sterne

dieser Grupp e teilnehmen.

2.2 En tfern ungen

Es gibt k eine En tfern ungsmessungsmetho den, die generell v erw endbar sind. Die

meisten Metho den sind n ur für b estimm te En tfern ungsb ereic he einsetzbar und

die Kunst b esteh t darin, die v ersc hiedenen Sk alen gegeneinander und absolut zu

eic hen. Dies ist nic h t trivial, und es gab und gibt immer no c h einige Unsic her-

heit. Man un tersc heidet primäre und sekundäre Metho den, w ob ei primäre Me-

tho den direkte absolute En tfern ungen ergeb en, sekundäre Metho den n ur relativ e

En tfern ungen, die dann mit primären Metho den k alibriert w erden m üssen. Einige

neuere T ec hnik en (Sun y aev-Zel'do vic h E�ekt, time dela ys v on Gra vitatationslin-

sen, VLBI Eigen b ew egungen v on W assermasern) w erden nic h t diskutiert, w eil sie

no c h et w as zu exp erimen tell sind o der n ur auf extreme Sp ezialfälle angew endet

w erden k önnen.

2.2.1 Primäre Metho den

Radar

En tfern ungsmessungen mit Radar sind die direkteste Metho de, sind allerdings

auf Ob jekte im Sonnensystem b esc hränkt. Hier wird ein Radarpuls ausgesandt
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und die Zeit bis zum Ein tre�en des Ec hos gemessen. Der Abstand zu V en us z.B.

k ann bis auf et w a einen Kilometer genau b estimm t w erden.

T rigonometrisc he P arallaxe

Hier wird die P arallaxe direkt gemessen, indem die P ositionen in einem halb en

Jahr Abstand b estimm t w erden. Es ist b ei der Diskussion der K o ordinatensyste-

me klargew orden, daÿ viele andere E�ekte sic h üb erlagern. Bis v or einigen Jahren

k onn te man n ur P arallaxen gröÿer als p > 0 :

00

05 o der eb en 20 p c gen ügend genau

messen und w ar auf et w a 7 000 Sterne b esc hränkt. V or einigen Jahren �og jedo c h

der Satellit Hipparcos , der P arallaxen auf 0 :

00

001 genau b estimmen k onn te, also

bis zu 100 p c En tfern ung, und einen Katalog mit 120 000 Sternen mit b ek ann ten

P arallaxen erstellt hat. W eitere Satellitenmissionen, die no c h mehr und genauere

Messungen liefern sollen, sind geplan t. Die näc hsten Sterne sind Pro xima Cen-

tauri und � Cen tauri mit P arallaxen mit 0 :

00

772 bzw. 0 :

00

750, o der Abständen v on

1.30 und 1.34 p c.

Sternstromparallaxen

Ein Sternstrom o der Bew egungshaufen ist eine Grupp e v on Sternen mit an-

genähert parallelen und dem Betrag nac h gleic hen Raumgesc h windigk eiten in

Bezug auf die Sonne � das deutet auf einen gleic hen gemeinsamen En tsteh ungs-

prozeÿ hin. Ein Beispiel sind die Hy aden. W enn man Groÿkreise durc h die Eigen-

b ew egungsv ektoren legt, sc hneiden sic h die Bahnen der Sterne im sogenann ten

K on v ergenzpunkt . Das wird so in terpretiert, daÿ die Sterne sic h in einem ge-

bundenen Haufen gemeinsam auf den K on v ergenzpunkt (im unendlic hen) zub e-

w egen. Der Wink elabstand zwisc hen einem Stern und dem K on v ergenzpunkt  ist

dann der Wink el zwisc hen dem Raumgesc h windigk eitsv ektor des Sterns und der

Sic h tline der Sonne. Damit k ann dann der Abstand wie folgt b erec hnet w erden.

W enn v die Raumgesc h windigk eit des Sterns relativ zur Sonne ist, ist die Radial-

gesc h windigk eit v

r

= v cos  und die T angen tialgesc h windigk eit (Eigen b ew egung)

v

t

= v sin  . Daraus folgt, dass

v

t

= v

r

tan  (2.11)

w ob ei v

r

und  Observ able sind. Andererseits gibt es folgenden Zusammenhang

zwisc hen der messbaren Eigen b ew egung � , T angen tialgesc h windigk eit v

t

und Ab-

stand d

� [

00

pro Jahr ] =

v

t

[km s

� 1

]

d [ pc ]

(2.12)

so daÿ der Abstand des Sterns aus

d [ p c ] =

v

r

[km s

� 1

] tan  

4 : 74 � [

00

]

(2.13)
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Abbildung 2.6: Raum b ew egung eines Sterns in einem Bew egungshaufen.

b erec hnet w erden k ann. Man m uÿ natürlic h immer die V oraussetzung der dyna-

misc hen Stabilität des Haufens mac hen, d.h. daÿ es k eine üb erlagerte Expansion

gibt. Auf diese W eise ist der Abstand der Hy aden zu 47.8 � 1.6 p c b estimm t

w orden.

Statistisc he P arallaxen

Hier wird als Basislinie nic h t die Erdbahn b en utzt, sondern die Strec k e, die die

Sonne relativ zu den Umgebungssternen zurüc klegt, b ei 20 km s

� 1

also 4.2 AE pro

Jahr. Hier w erden gleic hartige T yp en v on Sternen angesehen (um sic herzustellen,

daÿ sie alle die gleic he Helligk eit und damit in et w a den gleic hen Abstand hab en).

Dann w erden die P ekuliarb ew egung � in zw ei K omp onen ten zerlegt, so daÿ eine

( �

k

) auf dem Groÿkreis durc h Stern und Ap ex geh t, die andere �

?

senkrec h t da-

zu. Somit en thält �

k

die Sonnen b ew egung und die P ekuliarb ew egung des Sterns

en tlang dieses Groÿkreises, �

?

die dazu senkrec h te K omp onen te der P ekuliarb e-

w egung. Für Einzelsterne k ann man jedo c h die P ekuliargesc h windigk eit und die

K omp onen te der Sonnen b ew egung nic h t auseinanderhalten, deshalb bildet man

Mittelw erte v on Sterngrupp en, b ei denen dann �

?

= 0 ist und �

k

die P ositi-

onsänderung aufgrund der Bew egung der Sonne en thält. Diese En tfern ung wird

oft auc h säkulare P arallaxe genann t. Ein V orteil ist, dass man die Basislinie
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b eliebig lang mac hen k ann, indem man w artet. Diese P arallaxe tritt auc h b ei der

Messung der trigonometrisc hen P arallaxe auf, hier m uss die Eigen b ew egung raus-

gerec hnet w erden, w eil man b ei Einzelsternen nic h t sic her sein k ann, w as da v on

P ekuliarb ew egung und w as Sonnen b ew egung ist.

Abbildung 2.7: Skizze zur statistisc hen P arallaxe.

Dynamisc he P arallaxe

Diese Metho de funktioniert am b esten b ei visuellen Dopp elsternen, w enn man die

groÿe Halbac hse als Wink elmaÿ und, durc h sp ektrosk opisc he Beobac h tungen, als

lineares Maÿ b estimmen k ann (b ei Kreisbahnen üb er 2 � a = v P , P Umlaufzeit).

Daraus k ann dann leic h t die En tfern ung b estimm t w erden. W enn die Radialge-

sc h windigk eiten zu klein sind, um sp ektrosk opisc h gemessen w erden zu k önnen,

k ann man die groÿe Halbac hse auc h durc h das dritte Kepler'sc he Gesetz b estim-

men, hier gehen dann allerdings Annahmen üb er das Massen v erhältnis der Sterne

ein, allerdings n ur sc h w ac h (dritte W urzel).

a

3

= ( M

1

+ M

2

) P

2

(2.14)

Die Reic h w eite dieser Metho de b eträgt et w a 200 p c.

2.2.2 Sekundäre Metho den

Kinematisc he En tfern ung

Diese Metho de wird v or allem b ei Gasw olk en in unserer Galaxis angew andt, b ei

denen die anderen Metho den nic h t funktionieren. Hier nimm t man an, daÿ sic h

die W olk en auf Kreisbahnen b ew egen und daÿ die Rotationskurv e der Galaxis
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b ek ann t ist. Dann k ann man aus der Radialgesc h windigk eit einer W olk e eine

En tfern ung b estimmen. Da die Pro jektion auf den Sehstrahl gemessen wird, ist

die Metho de in Ric h tung auf das galaktisc he Zen trum und An tizen trum nic h t zu

gebrauc hen. In der inneren Galaxis gibt es zw ei Möglic hk eiten, die nahe und ferne

Lösung. Oft k ann man ab er andere Metho den b en utzen, um zwisc hen den b eiden

zu un tersc heiden.

Abbildung 2.8: Zur Bestimm ung der kinematisc hen En tfern ung.

Photometrisc he En tfern ungsb estimm ung

Zwisc hen der sc hein baren Helligk eit m , der absoluten Helligk eit M , der in terstel-

laren Extinktion A und der En tfern ung r eines Sterns b esteh t die Bezieh ung

m � M = � 5 + 5 log r + A (2.15)

Für Einzelsterne m uÿ man die Absoluthelligk eit aus dem Sp ektralt yp ableiten

und die Extinktion aus der Rötung, für Einzelsterne ist diese Metho de also nic h t

sehr exakt. Man b en utzt dab ei den F arb exzess E

B � V

= ( B � V ) � ( B � V )

0

,

w ob ei ( B � V ) die gemessene, ( B � V )

0

die Eigenfarb e des Sterns ist, die am
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b esten aus dem Sp ektralt yp, ansonsten auc h aus dem UBV Diagramm erhalten

w erden k ann. Dieser F arb exzess ist direkt prop ortional zur visuellen Extinktion

A

V

= R E

B � V

, mit R = 3 : 1 in di�usen W olk en, in Dunk elw olk en gibt es Hin w eise

auf R bis zu 5. In der et w as älteren Literatur nenn t man En tfern ungen, die mit

dieser Metho de b estimm t w erden, auc h sp ektrosk opisc he P arallaxe .

Abbildung 2.9: Mit Hilfe v on Hipparcos-Daten aus et w a 11 000 Sternen erstelltes

F arb en-Helligk eits-Diagramm. Ein solc hes Diagramm ist nötig, um photometri-

sc he En tfern ungsb estimm ungen zu eic hen.

Sternhaufen

Für Sternhaufen ist die En tfern ungsb estimm ung einfac her, da man das gemessene

Hertzsprung-Russell-Diagramm und das extinktionsb ereinigte HRD eines Stern-

haufens b ek ann ter En tfern ung aufeinander sc hieb en k ann. Das HRD wird dab ei

als m

V

gegen ( B � V )

0

aufb etragen. Man m uÿ natürlic h die Extinktion dab ei

herausrec hnen, ab er da man viele Sterne zur V erfügung hat, k ann man das re-

lativ gut mac hen. Das En tfern ungsmo dul �( m

V

� M

V

) = 5 log r � 5 + A

V

ist

dann ganz einfac h die v ertik ale En tfern ung der b eiden HRDs. Man sollte dazu

n ur Sterne mit ( B � V )

0

< 0 : 4 b en utzen (Sp ektralt yp en später als F5), da Sterne

mit früheren Sp ektralt yp en die Hauptreihe möglic herw eise sc hon v erlassen hab en.



24 KAPITEL 2. KOORDINA TEN UND ENTFERNUNGEN

Man m uss no c h für Extinktion k orrigieren, das geh t ab er, w eil es eine Bezieh ung

zwisc hen dem F arb exzess E

B � V

und der Extinktion A

V

gibt.

Abbildung 2.10: Abstandsmessung durc h V ersc hiebung der Hauptreihe.

RR Lyrae Sterne

RR Lyrae Sterne sind kurzp erio disc he v ariable Sterne (Sp ektralt yp A�F, P e-

rio de � 0.3 - 0.9 T age, � m = 1

m

) die eine feste absolute Helligk eit im Bereic h

+0 : 3 < M

V

< +0 : 6 hab en, unabhängig v on der P erio de (die w ahre Streuung

ist n ur et w a � 0 : 2 , w as einer En tfern ungsgenauigk eit v on 10% en tspric h t, es gibt

allerdings eine sc h w ac he Abhängigk eit v on der Metallizität). Dies ist letztendlic h

n ur eine V arian te der photometrisc hen En tfern ungsb estimm ung, mit dem Un ter-

sc hied, daÿ die absolute Helligk eit b esser b estimm t w erden k ann.

Cepheiden

Cepheiden sind auc h v eränderlic he Sterne (T yp I, F-G Sterne mit P erio den v on

� 2 � 40 T agen, � m

V

= 2

m

), hier gibt es ab er einen Zusammenhang zwisc hen

P erio de und Helligk eit.

M

V

= � 2 : 13 � 3 : 53 log P + 2 : 13( B � V )

0

; (2.16)
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Abbildung 2.11: Ein�uss v on in terstellarer Extinktion.

w ob ei die P erio de P in T agen gemessen wird und B und V die mittleren Hellig-

k eiten sind. Die Reic h w eite der Cepheiden ist w eiter als die der RR Lyrae Sterne,

w eil die Absoluthelligk eiten gröÿer sind: � 6 < M

V

< � 1 . Man m uÿ also die

P erio de messen, um die Helligk eit zu b estimmen, und es gibt das Problem, daÿ

die P erio den-Helligk eits-Bezieh ung anders ist für P opulation I Cepheiden als für

P opulation I I Cepheiden (o der W Virginis Sterne). Dies führte dazu, dass bis in

die 50er Jahre die En tfern ung zu M31 und anderen Galaxien bis zu einem F aktor

2 zu niedrig eingesc hätzt wurde, w eil die Messungen an P opulation I Cepheiden

erfolgten, die Eic h ung ab er mit W Virginis Sternen, die in trinsisc h sc h w äc her

sind. Die Eic h ung v on Cepheiden m uss mit statistisc hen P arallaxen erfolgen, da

k eine Cepheiden nahe gen ug sind, um eine trigonometrisc he P arallaxe messen zu

k önnen.

Kugelhaufen

Kugelhaufen sind alle zu w eit w eg für die Metho de der Sternstromparallaxe. Für

Kugelhaufen wird deshalb auc h oft das HRD zur En tfern ungsb estimm ung b e-

n utzt, hier allerdings meist der Horizon talast, da der Rest der Hauptreihe oft

zu sc h w ac h ist. Die Kalibration wird mit RR Lyrae Sternen gemac h t. Für no c h

w eiter en tfern te Haufen wird die sc hein bare Helligk eit der 25 hellsten Haufenster-

ne b en utzt, hier gibt es jedo c h eine Abhängigk eit v on der Gesam thelligk eit des

Haufens. Bei ganz w eit en tfern ten Kugelhaufen wird die En tfern ung aus dem mitt-
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leren Wink eldurc hmesser b estimm t. Ist � der Bereic h, aus dem 90% des Lic h ts

k ommen, gilt im Mittel folgende Bezieh ung

� r � 80 (2.17)

w ob ei r in kp c und � in Bogensekunden gemessen w erden. Diese Bezieh ung hat

eine Streuung v on n ur 30%, der mittlere Durc hmesser v on Kugelsternhaufen ist

25 p c.

Planetarisc he Neb el

Junge planetarisc he Neb el hab en eb enfalls eine Leuc h tkraftfunktion, die sehr gut

zur En tfern ungsb estimm ung b en utzt w erden k ann. Hier k omm t die Leuc h tkraft

aus Sp ektrallinien, so dass sie mit Filtern selbst gegen den stellaren Hin tergrund

einer Galaxie gemessen w erden k ann. Die hellsten jungen planetarisc hen Neb el

hab en eine w ohlde�nierte Helligk eit. Die Reic h w eite liegt im Mp c Bereic h.

No v ae und Sup erno v ae

Für No v ae gibt es eine Bezieh ung zwisc hen der Lic h tkurv e und der absoluten

Helligk eit. Für Sup erno v ae v om T yp Ia

1

gibt es eine ähnlic he Bezieh ung. Diese

Metho den dienen v or allem dazu, die Abstände zu Galaxien zu b estimmen und,

wie alle photometrisc hen Metho den, leiden sie an der Unsic herheit der in terstel-

laren Extinktion, diesmal innerhalb der Galaxien.

T ully-Fisher Relation

Man k ann zeigen, dass es einen Zusammenhang zwisc hen der maximalen Rota-

tionsgesc h windigk eit einer Spiralgalaxie (ein Mass für die Masse) und ihrer ab-

soluten Helligk eit (ein Mass für die Leuc h tkraft) gibt ( T ully-Fisher Gesetz ).

Aus der gemessenen relativ en Helligk eit k ann dann, wie b ei Sternen, der Abstand

gew onnen w erden. Man k ann die Rotationsgesc h windigk eit einer Galaxie leic h t

messen (mit H i Messungen), m uss ab er für die Inklination k orrigieren, und, b e-

sonders b ei hohen Inklinationen, mit Absorption durc h Staubbändern rec hnen,

die die relativ e Helligk eit v erfälsc hen. Für elliptisc he Galaxien gibt es eine ähnli-

c he Bezieh ung, die F ab er-Jac kson Bezieh ung.

Hubble's Gesetz

Für no c h w eiter en tfern te Galaxien k ann man gar k eine der b espro c henen Metho-

den b en utzen, hier m uss man die Rotv ersc hiebung b en utzen. Die Rotv ersc hie-

1

Sup erno v ae, die en tstehen, w enn ein w eisser Zw erg v on seinem Begleitstern Masse erhält,

und sc hliesslic h üb er die Chandrasekhar-Grenze v on 1.4 M

�

k omm t. Der K ollaps zu einem

Neutronenstern ergibt dann eine T yp Ia Sup erno v a.
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bung ist de�niert durc h die W ellenlängen v ersc hiebung � � in einem Sp ektrum

z =

� �

�

(2.18)

und Hubble fand dass sie, für en tfern te Galaxien, prop ortional der En tfern ung D

w ar:

D =

cz

H

0

(2.19)

w ob ei c die Lic h tgesc h windigk eit und H

0

die Hubble-K onstan te ist. Die liegt

w ahrsc heinlic h irgendw o im Bereic h zwisc hen 55 km s

� 1

Mp c

� 1

und 75 km s

� 1

Mp c

� 1

.

Die In terpretation ist, dass das ganze Univ ersum sic h ausdehn t. Das Hubble'sc he

Gesetz ist dann ganz einfac h auf die Dopplerv ersc hiebung zurüc kzuführen

v = cz ( v � c ) (2.20)

Damit k ann man die Hubble-Zeit de�nieren

t

0

=

D

v

= H

� 1

0

(2.21)

als W eltalter. Die Rotv ersc hiebung k ann immer gemessen w erden, auc h für k os-

mologisc he En tfern ungen. Die Genauigk eit der Metho de ist durc h die ungenaue

Kenn tnis der Hubble-K onstan te b egrenzt.



28 KAPITEL 2. KOORDINA TEN UND ENTFERNUNGEN

Abbildung 2.12: V ergleic h v ersc hiedener En tfern ungsb estimm ungsmetho den.



Kapitel 3

Aufbau und Kinematik der

Milc hstraÿe

3.1 Sc hein bare V erteilung der Sterne

3.1.1 Allgemeine Sternzählungen

Zur quan titativ en Besc hreibung der V erteilung der Sterne an der Sphäre (galak-

tisc he K o ordinaten l ; b ) und nac h sc hein barer Helligk eit b etrac h tet man en t w eder

die Sternzahlen A ( m j l ; b )� m , also die Anzahl der Sterne im In terv all der sc hein-

baren Helligk eit m �

1

2

� m : : : m +

1

2

� m , die sic h in einem Quadratgrad mit Mit-

telpunkt ( l ; b ) b e�nden, o der die en tsprec henden kum ulativ en Sternzahlen pro

Quadratgrad bis zur sc hein baren Helligk eit m :

N ( m j l ; b ) =

Z

m

�1

A ( m j l ; b ) dm (3.1)

Das Beobac h tungsmaterial sind Durc hm usterungen des gesam ten Himmels (Bon-

ner Durc hm usterung bis m

V

= 10 v on 1859/62 mit 458 000 Sternen, ergänzt

durc h die südlic he Cordoba-Durc hm usterung v on 580 000 Sternen; Henry Drap er

Catalogue bis m

V

= 8 ) so wie ausgew ählte F elder mit w esen tlic h kleineren Grenz-

helligk eiten (Kapteyn'sc he Eic hfelder): bis zur Grenzhelligk eit m

V

= 13 sc hätzt

man 5 � 10

6

Sterne, bis zur Grenzhelligk eit m

V

= 20 sc hon 10

9

, so daÿ ein v oll-

ständiger Zensus nic h t mehr zu b ew ältigen ist. Bei der Ausw ertung m uss man sehr

sorgfältig v orgehen: w eil man normalerw eise durc h eine Grenzhelligk eit limitiert

ist (d.h. man b eobac h tet alle Sterne heller als die Grenzhelligk eit), un tersuc h t

man mit in trinsisc h hellen Sternen ein sehr viel grösseres V olumen als mit sc h w a-

c hen Sternen. Man m uss das in Betrac h t ziehen, w enn man z.B. V olumendic h ten

b estimm ter Stern t yp en b estimmen will. Dieser E�ekt ist als Malmquist-Bias

b ek ann t und spielt in sehr vielen Gebieten der Astronomie eine Rolle. Man k ann

bis zu einem gewissen Grad dafür k orrigieren, w enn man die statistisc he V ertei-

lung k enn t. Ein w eiteres Problem ist, dass nic h t dieselb en V olumina un tersuc h t

29
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w erden, und sic h die V erteilungen der Sterne ja durc haus v erändern k ann, w enn

man un tersc hiedlic he Sk alen ansieh t. Man v ersuc h t deshalb, so oft es geh t, v olu-

menlimitierte Samples zu un tersuc hen.

Für einige Probleme (z.B. die Bestimm ung der Leuc h tkraftfunktion) k ann man

auc h Sternhaufen un tersuc hen, deren Sterne alle den gleic hen Abstand hab en.

Hier k önnen sc h w ac he Sterne ab er auc h durc h K onfusion üb ersehen w erden, w enn

die Sterndic h ten sehr ho c h sind.

T rotz der heroisc hen Anstrengungen hab en diese Un tersuc h ungen n ur b e-

grenzten Nutzen, w egen der sc hon erw ähn ten Extinktion, und letztendlic h k ann

man n ur et w as üb er die engere Umgebung der Sonne erfahren. Einige in teressan te

Ergebnisse gab es ab er do c h. So hat man z.B. herausgefunden, daÿ die V erteilung

der Sterne mit galaktisc her Breite gut durc h eine planparallele Sc hic h tung zu

erklären ist, d.h. durc h eine dünne Sc heib e.

3.1.2 Sc hein bare V erteilung der einzelnen Stern t yp en

W enn man sic h die räumlic he V erteilung einzelner Stern t yp en ansieh t, �ndet man

deutlic he Un tersc hiede heraus. Man sieh t, daÿ die frühen T yp en, B und A, sehr

stark zur galaktisc hen Eb ene hin k onzen triert sind, w ährend das ab Stern t yp F

nic h t mehr der F all ist (Abb. 3.1). Für Sondert yp en �ndet man folgendes Bild:

Stern t yp K onzen tration zur Eb ene

Cepheiden (T yp I) stark

Cepheiden (T yp I I) mäÿig

Planetarisc he Neb el mäÿig

RR Lyrae Sterne sc h w ac h

Kugelsternhaufen sc h w ac h

Auc h die V erteilung nach galaktischer L änge ist für v ersc hiedene Ob jekte un-

tersc hiedlic h: Kugelhaufen, isolierte RR Lyrae Sterne und alle sonst k aum zur

galaktisc hen Eb ene hin k onzen trierten Stern t yp en zeigen eine Deutlic he K onzen-

tration in Ric h tung l = 0

�

, das gleic he gilt für v om IRAS Satelliten b eobac h teten

kühle Sterne, sie bilden sogar eine kräftige zen trale Aufbauc h ung (cen tral bul-

ge) . OB Sterne zeigen k eine K onzen tration zum Zen trum der Galaxis hin, neigen

ab er dazu, in gröÿeren Grupp en (Sternassoziationen) aufzutreten. Der Groÿ-

kreis stärkster K onzen tration naher B-Sterne ist merklic h gegen den galaktisc hen

Ä quator geneigt. Für m

B

� 8 ergibt sic h eine Neigung v on 10

�

, für m

B

� 4 sogar

20

�

. Das ist jedo c h ein lok ales Phänomen, das un ter dem Namen Goult Belt

b ek ann t ist.

3.1.3 Das Sternfeld der Sonnen umgebung

Für die näc hste Sonnen umgebung < 20 p c) k ann die Sternp opulation gut b e-

stimm t w erden, und die En tfern ungen mit trigonometrisc her P arallaxe gemes-
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Abbildung 3.1: V erteilung der Stern t yp en als F unktion der galaktisc hen Breite

(ob en), normalisierte V erteilung (un ten).
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sen w erden. Die Extinktion spielt no c h k eine groÿe Rolle. Die Ergebnisse (prä-

Hipparcos!) sind, daÿ es in diesem V olumen 1529 Sternsysteme mit 1890 Ster-

nen gibt, für die P arallaxen, Sp ektralt yp, sc hein bare und absolute Helligk eiten

b ek ann t sind. Für r < 5 p c sind 59% der Sterne Mitglieder v on Dopp el- und

Mehrfac hsystemen. In der folgenden T ab elle sieh t man die grob e V erteilung nac h

Sp ektralt yp en

T yp [%]

O�B V 0

A�G V 8

K�M V 77

I I I, IV < 1

Un terzw erge 1

W eiÿe Zw erge 10

Die mittlere Sterndic h te D

0

für r < 4 p c ist D

0

� 0 : 1 bis 0.15 Sterne pro p c

3

(also

eine Säulendic h te v on 100 Sterne p c

� 2

auf einem kp c Länge). Das führt zu einer

Extrap olation v on 3000 bis 4000 Sternen innerhalb v on 20 p c, d.h. man k enn t

n ur et w a die Hälfte der Sterne innerhalb der näc hsten Sonnen umgebung. Die

fehlenden Sterne w erden leuc h tkraftsc h w ac he Sterne, d.h. v or allem M-Zw erge,

sein.

Leuc h tkraftfunktion

Die absoluten Sterndic h ten �

0

( M

V

) sind in Abb. 3.2 aufgetragen. Bei grossen

M

V

(also leuc h tsc h w ac hen Sternen) sind Daten sic herlic h un v ollständig. Das Ma-

xim um der Anzahldic h te liegt im Bereic h M

V

= 14 (K und M Sterne). In Abb. 3.3

sieh t man die Leuc h tkraftfunktion und die Massendic h te. Der Hauptteil der Leuc h t-

kraft wird v on massiv en Sternen (Maxim um b ei M

V

= 1 , A Zw erge, K und

M Riesen) getragen, ob w ohl der Hauptteil der Masse in massearmen Sternen

( 3 < M

V

< 12 , F-M Sterne) stec kt. Die Summe aller B Sterne b ei M

V

= � 4

emittieren genauso viel Lic h t im sic h tbaren wie die Summe aller G und K Zw erge

b ei M

V

= +6 , ob w ohl sie 10 000 mal seltener sind und 400 mal w eniger Masse

en thalten. Andererseits hat die T atsac he, dass die meiste Masse in massearmen

Sternen v orhanden ist, die K onsequenz, dass die Dynamik unserer Galaxie und

anderer Galaxien v on den Sternen dominiert ist, die am sc hlec h testen zu sehen

sind. Dazu k ommen no c h w eisse Zw erge, die massiv, ab er sehr leuc h tarm sind.

Das mittlere Masse-zu-Leuc h tkraft-V erhältnis ist 0 : 67 M

�

=L

�

, die mittlere Mas-

se 0 : 35 M

�

und die mittlere Leuc h tkraft 0 : 52 L

�

. W as ab er eigen tlic h in teres-

siert, ist die Massen v erteilung. Dazu m uÿ man die Leuc h tkraftfunktion üb er die

Masse-Leuc h tkraft-Bezieh ung in eine Massen v erteilung umrec hnen. Die Massen-

Leuc h tkraft-Bezieh ung für Hauptreihensterne ist

L / M

3 : 2

(3.2)
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Abbildung 3.2: Sterndic h te im 10

4

p c

� 3

in der Sonnen umgebung.

Abbildung 3.3: Leuc h tkraft (rot, link e A c hse) und Massendic h te in 10

4

p c

� 3

(gelb,

rec h te A c hse) in der Sonnen umgebung.
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Die daraus erhaltene Massenfunktion ist ab er immer no c h nic h t das eigen tlic h in-

teressan te, das w äre die ursprünglic he Massenfunktion (initial mass func-

tion, IMF) , die v on der b eobac h teten v ersc hieden ist, w eil no c h alle Sterne

kleiner Masse da sind, Sterne groÿer Masse ab er sc hon die Hauptreihe v erlassen

hab en. Man k ann die Leb ensdauer eines Sterns absc hätzen, indem man annimm t,

daÿ der Brennsto� prop ortial zur Masse ist, der Brennsto�v erbrauc h prop ortial

zur Leuc h tkraft, also

dM

dt

/ L (3.3)

Mit der Masse-Leuc h tkraft-Bezieh ung k ann man dann die Leb ensdauer absc hät-

zen

� =

M

dM =dt

/

M

L

/ M

� 2 : 2

(3.4)

Um die IMF rek onstruieren zu k önnen, m uÿ man Annahmen üb er die Sternen t-

steh ungsraten mac hen. Die einfac hste Annahme ist die der zeitlic h k onstan ten

Sternen tsteh ungsraten, motiviert durc h die T atsac he, daÿ man immer no c h jun-

ge O Sterne b eobac h tet, d.h. daÿ immer no c h Sternen tsteh ung statt�ndet. Man

erhält damit Abb. 3.4. Ein T est ist die Massenfunktion v on jungen Sternhau-

fen, die der IMF no c h relativ ähnlic h sein sollte. Dies wird durc h Beobac h tungen

b estätigt.

Eine der in teressan testen, no c h immer ungeklärten F ragen der Sternen tste-

h ungsforsc h ung ist die F rage, ob die IMF in der Milc hstraÿe o der anderen Ga-

laxien immer gleic h ist, o der ob und w enn ja w elc he Ein�üsse der Umgebung

es geb en k ann (Dic h te, Metallizität des Gases, äuÿere Ein�üsse wie getriggerte

Sternen tsteh ung, Dic h tew ellen etc.). Es gibt einige Sternen tsteh ungsgebiete, in

denen n ur Sterne kleiner Masse en tstehen, ob die IMF dort ab er einfac h abge-

sc hnitten ist o der ganz anders v erläuft, ist no c h unklar. Eb enfalls unklar ist der

V erlauf der IMF zu geringen Massen hin, zu Braunen Zw ergen und Planeten.

3.2 Groÿräumige V erteilung der Sterne

Hier wird v ersuc h t, die groÿräumige V erteilung v on Stern t yp en durc h tiefe Un-

tersuc h ungen ausgew ählter Gebiete zu erforsc hen. Damit b ek omm t man zw ar

k ein v ollständiges, ab er ein repräsen tativ es Bild. Hier w erden die Stern t yp en aus

Sp ektren iden ti�ziert, die En tfern ungsb estimm ung ist photometrisc h. Es gibt ein

Kalibrationsproblem, w eil es k eine sonnennahen OB Sterne gibt, für die man

trigonometrisc he P arallaxen b estimmen k önn te.
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Abbildung 3.4: Initial Mass F unction �

0

( M ) nac h Miller und Scalo, Salp eter

(P otenzgesetz) und gegen w ärtige Massenfunktion � ( M ) .

3.2.1 OB-Sterne, junge o�ene Sternhaufen, OB-Assoziationen

OB-Sterne

OB Sterne k onzen trieren sic h, wie wir sc hon b ei der Un tersuc h ung der sonnen-

nahen Sterne gesehen hatten, sehr auf die Eb ene der Galaxis. Man k ann ihre

V erteilung (innerhalb v on 2 kp c) rec h t gut durc h folgende F ormel angeb en

D ( z ) =

D

0

1 +

�

z

H

�

2

(3.5)

mit D

0

= 5 � 10

� 5

Sterne p c

� 3

und H � 50 p c. Der Mittelw ert des Abstands

v on der galaktisc hen Eb ene ist z � 65 p c. In der Galaxis sc heinen sic h die OB-

Sterne auf die Spiralarme zu k onzen trieren, ein Ergebnis, das auc h in externen

Galaxien gefunden wird.

Junge o�ene Sternhaufen

Hierb ei handelt es sic h um lo c k ere Ansammlungen v on einigen h undert Sternen,

b ei denen die Sterndic h te et w a das 10�100 -fac he der Sterndic h te der Sonnen um-
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gebung b eträgt. Da sie OB Sterne en thalten, w eiÿ man, daÿ sie jung sind, viele

Haufen en thalten auc h no c h in terstellare Materie. Die Gesam tzahl der b ek ann ten

o�enen Haufen b eträgt 1 000.

OB-Assoziationen

Assoziationen sind Ansammlungen v on Sternen einer engeren Sp ektral- bzw.

T ypgrupp e, in denen n ur die P artialdic h te dieser Ob jekte gröÿer ist als in der

Umgebung, ab er kleiner als die mittlere Sterndic h te der Umgebung. Die Durc h-

messer v on Assoziationen sind 10 bis 100 mal gröÿer als die der o�enen Haufen,

die Anzahl der Mitglieder b eträgt et w a 100 bis 1000 Sternen. Die Anzahl der

OB Assoziationen sb eträgt et w a 100. Neb en OB Assoziationen gibt es auc h no c h

Assoziationen leuc h tsc h w ac herer Sterne, z.B. T T auri Assoziationen. Sternasso-

ziationen sind stets mit W olk en in terstellarer Materie v erbunden o der in diese

eingeb ettet.

Der Hauptun tersc hied zwisc hen Sternhaufen und Sternassoziationen ist, daÿ

Sternhaufen gra vitativ gebunden sind, w ährend Assoziationen sic h durc h di�eren-

tielle Bew egungen innerhalb v on 10

7

Jahren au�ösen w erden. Die T atsac he, daÿ

sie denno c h als sphärisc he Einheiten b eobac h tet w erden, deutet also auf ein sehr

frühes En t wic klungstadium hin, w as auc h mit der Nähe zu in terstellarer Materie

üb ereinstimm t. Die sphärisc he F orm wird dann als Expansion gedeutet, aus den

Eigen b ew egungen und Radialb ew egungen wurde b ei einigen Assoziationen ein

dynamisc hes Alter v on 10

6

Jahren gemessen. Die V erteilung v on OB Assoziatio-

nen und jungen o�enen Sternhaufen ist ähnlic h der der OB Sterne (s. Abb. 3.5),

auc h in z -Ric h tung mit z � 60 p c. Sc hlieÿt man Sterne mit Sp ektralt yp en später

als B3 in die Betrac h tungen mit ein, v erwisc h t sic h die Armstruktur immer mehr.

Das läÿt v erm uten, daÿ Spiralarme et w as mit Sternen tsteh ung zu tun hab en, da

sie mit den sehr jungen OB Sternen assoziiert sind.

3.2.2 Kugelsternhaufen, RR Lyrae Sterne, Cepheiden

Kugelsternhaufen

Kugelhaufen sind kugelförmige Sternhaufen mit 10

4

bis 10

7

Sternen, die sehr me-

tallarm sind. Ihr Alter wird auf bis zu 15 � 10

9

Jahren gesc hätzt, sie zählen damit

sic herlic h zu den ältesten Ob jekten unserer Milc hstraÿe. Es sind 129 Kugelhaufen

b ek ann t, mit 10

4

bis 10

7

Sternen. Die zen trale Sterndic h te ist et w a b ei 100 Sternen

p c

� 3

, also et w a 1000 mal höher als in der Sonnen umgebung. Die Massen der Ku-

gelsternhaufen k önnen durc h die Gesc h windigk eitsdisp ersion und den Virialsatz

abgesc hätzt w erden und liegen b ei 2 � 10

5

bis 10

6

M

�

. In der galaktisc hen Eb ene

und senkrec h t dazu ist die V erteilung annähernd sphärisc h. Metallreic he Haufen

(in tegraler Sp ektralt yp G) sind stark zur Eb ene hin k onzen triert, metallarme Hau-

fen (T yp F) sind sphärisc h v erteilt. Die metallärmsten Kugelsternhaufen hab en
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Abbildung 3.5: V erteilung v on jungen o�enen Sternhaufen (ob en) und Assozia-

tionen (un ter) in der Eb ene der Galaxis.
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dab ei Metallizitäten, die n ur 1/100 der solaren en tsprec hen, die metallreic hsten

sind fast solar. Das Zen trum der Kugelsternhaufen, das mit dem Zen trum unse-

rer Galaxis iden ti�ziert wird, liegt in einem Abstand R

0

= 8 : 5 � 1 : 5 kp c, neuere

Analysen geb en R

0

= 6 : 9 � 0 : 8 kp c.

RR Lyrae Sterne

RR Lyrae Sterne, die nic h t mit Kugelsternhaufen assoziiert sind, bilden ein sphä-

risc hes System mit stark er zen traler K onzen tration, dessen Zen trum eine En tfer-

n ung R

0

= 7 : 8 � 0 : 8 kp c aufw eist, sie bilden also eine ausgeprägte Halop opulation.

Cepheiden

Für mehr als 200 Cepheiden k onn ten En tfern ungen aufgrund photometrisc her

Helligk eiten gemessen w erden. Die räumlic he V erteilung dieser V eränderlic hen

zeigt eine stark e K onzen tration zur galaktisc hen Eb ene mit z � 70 p c, und in der

Eb ene eine K onzen tration zu den Spiralarmen hin, die V erteilung ähnelt also der

der OB Sterne.

3.2.3 Galaktisc her Halo, zen traler Bulge

Galaktisc her Halo

Die Hauptmasse der sphäroidal v erteilten Ob jekte liefern ab er nic h t Kugelstern-

haufen o der RR Lyrae Sterne, sondern normale Sterne mittleren und späten

Sp ektralt yps mit metallarmen A tmosphären so wie Un terzw erge. In der Sonne-

n umgebung tauc hen sie als Sc hnelläufer auf (w eil sie nic h t an der galaktisc hen

Rotation teilnehmen) und sie hab en oft eine groÿe Gesc h windigk eitsk omp onen te

senkrec h t zur galaktisc hen Eb ene. Da ihre V erteilung v orzugsw eise aus Beobac h-

tungen b ei hohen galaktisc hen Breiten erfolgt, ist der Ein�uÿ der Extinktion klein

und es k önnen no c h Ob jekte bis r = 10 kp c En tfern ung gemessen w erden. In der

Sonnen umgebung mac hen sie n ur 0.1�1% der Sterne aus, ob erhalb v on 1.5 kp c

dominieren die Halo-Sterne üb er die Sc heib ensterne. Die mittlere Sk alenhöhe für

Sc heib ensterne ist z = 300 p c (also w esen tlic h w eniger zur Eb ene hin k onzen triert

als OB Sterne), für Halosterne z = 1 kp c.

Zen traler Bulge

Spiralgalaxien, die man v on der Kan te sieh t, zeigen eine mehr o der w eniger zen-

trale Aufbauc h ung der Stern v erteilung (bulge). Es handelt sic h in erster Linie um

späte Riesensterne und Sterne auf dem asymptotisc hen Riesenast (A GB, OH/IR

und Mira-Sterne). Die Sk alenhöhe b eträgt et w a 200 p c b ei einem Durc hmesser

v on et w a 500 p c. Es wird angenommen, dass der Bulge mit dem Balk en im Zen-

trum unserer Galaxis assoziiert ist.
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Abbildung 3.6: Dic h tev erlauf senkrec h t zur galaktisc hen Eb ene für metallarme

Sterne, die dem Halo angehören (H) und Sc heib ensterne normaler Metallizität

(S).

Abbildung 3.7: Zen traler Bulge der Milc hstraÿe.
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3.2.4 Die Struktur der Milc hstraÿe

Aus allen Beobac h tungen k ann man sc hlieÿen, daÿ die Milc hstraÿe aus zw ei K om-

p onen ten b esteh t: der �ac hen Sc heib e und einer sphäroidalen K omp onen te, dem

Halo .

Sc heib e Lok ale Sterndic h te 0.13 p c

� 3

Lok ale Massendic h te 0.050 M

�

p c

� 3

Sk alenlänge h 3.5 kp c

Sk alenhöhe H

ältere Hauptreihe 325 p c

jüngere Hauptreihe 90 p c

Riesen 250 p c

Gesam tmasse 6 � 10

10

M

�

Gesam tleuc h tkraft 3 � 10

10

L

�

Gesam tzahl der Sterne 1 : 7 � 10

11

Sphäroid Lok ale Sterndic h te 3 � 10

� 4

p c

� 3

Lok ale Massendic h te 3 � 10

� 4

M

�

p c

� 3

E�ektiv er Radius 2.7 kp c

Abplattung 0.8

Gesam tmasse 3 � 10

9

M

�

3.3 Die Milc hstraÿe in v ersc hiedenen Sp ektralb e-

reic hen

Mittlerw eile hat man die Möglic hk eit, sic h die Milc hstraÿe in v ersc hiedenen Sp ek-

tralb ereic hen anzusehen, w ob ei die meisten Sp ektralb ereic he b esser als der op-

tisc he geeignet sind, die Struktur der Milc hstraÿe zu sehen. Die Details w erden

wir später b esprec hen, w enn wir üb er das in terstellare Medium reden, ab er ein

kurzer Üb erblic k sei sc hon hier gegeb en.

Der Grund für das v ersc hiedene Aussehen liegt teilw eise darin, daÿ man v er-

sc hiedene K omp onen ten ansieh t (im in terstellaren Gas ist im w esen tlic hen die

Sc heib e zu sehen und k eine Bulge), teilw eise an der in terstellaren Extinktion.

3.4 Groÿräumige Bew egung der Sterne

3.4.1 Sc herung, Dreh ung und Dilatation des Gesc h windig-

k eitsfeldes

Bereits die lok ale Sonnen b ew egung k ann b en utzt w erden, um Aussagen üb er die

Rotation der Galaxis mac hen zu k önnen. Eine nic h tstarre Rotation der Milc h-

straÿe ergibt eine Sc herung des Ström ungsfeldes, auÿerdem drehen sic h alle Ge-
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Abbildung 3.8: Milc hstraÿe in v ersc hiedenen Sp ektralb ereic hen, v on ob en nac h

un ten: 480 MHz K on tin uum (Bremsstrahlung v on heiÿem, ionisiertem Gas), H i

(atomares, di�uses, neutrales Gas), CO(1�0) (molekulares Gas), IRAS 100 � m,

60 � m und 12 � m (thermisc he Emission v on w armem/heiÿem Gas), DIRBE

3.5 � m, 2.2 � m und 1.2 � m (kühle, massearme K Sterne im der Sc heib e und

im Bulge), Optisc h (Sterne), 0.25 k e V, 0.75 k e V und 1.5 k e V Rön tgenstrahlung

(heiÿes, gesc ho c ktes Gas), > 100 Mev 
 -Strahlung (durc h K ollision v on k osmi-

sc hen Strahlen mit H-Kernen im in terstellaren Medium).
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Abbildung 3.9: Extinktionskurv e der Galaxis.

sc h windigk eitsv ektoren relativ zum In tertialsystem. Man k önn te sic h auc h eine

Dilatation (K on traktion o der Expansion) v orstellen.

Qualitativ e Betrac h tungen

Eine Sc herung des Gesc h windigk eitsfeldes wird folgende Auswirkungen hab en:

s. Abb. 3.10 Aus der Amplitude der Dopp elw elle als F unktion des Abstands v om

Galaktisc hen Zen trum k ann man Aussagen üb er den V erlauf des Gesc h windig-

k eitsfeldes mac hen.

Eine Rotation des K o ordinatensystems b ezüglic h eines raumfesten K o ordi-

natensystems (das an extragalaktisc hen Ob jekten festgemac h t ist) wird die Ra-

dialgesc h windigk eiten nic h t b eein�ussen, w ohl ab er die Eigen b ew egungen.

Eine Dilatation hingegen wird die Radialgesc h windigk eit, nic h t ab er die T an-

gen tialb ew egungen b eein�ussen.

Quan titativ e Betrac h tungen

Wir b etrac h ten zunäc hst Sterne, die sic h in der galaktisc hen Eb ene mit der Ge-

sc h windigk eit �( R ) auf Kreisbahnen mit dem Radius R um das galaktisc he Zen-

trum b ew egen. Die Wink elgesc h windigk eit ist ! ( R ) . Für die Sonne sei die En t-

fern ung R

�

, die Gesc h windigk eit �

�

= �( R

�

) und die Wink elgesc h windigk eit

!

�

= ! ( R

�

) . Für die Radialgesc h windigk eiten und Eigen b ew egungen gilt dann
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Abbildung 3.10: Sc herung des Gesc h windigk eitsfeldes.

Abbildung 3.11: Zur Ableitung des Ein�usses der di�eren tiellen galaktisc hen Ro-

tation auf Radialgesc h windigk eiten und Eigen b ew egungen.
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v

r

= � sin( l + 
 ) � �

�

sin l (3.6)

t

l

= � cos ( l + 
 ) � �

�

cos l (3.7)

w ob ei folgende Bezieh ung zwisc hen t

l

und der Eigen b ew egung �

l

b esteh t:

t

l

[km s

� 1

]

= K r �

l

(3.8)

mit

K =

( 1 p c ! km )( 1

00

! Radian )

( 1 Jahr ! s )

= 4 : 738 ; (3.9)

r der Abstand in p c und �

l

in Bogensekunden pro Jahr. Der Wink el 
 ist lästig,

w eil er nic h t gemessen w erden k ann. Es gelten ab er

R

R

�

=

sin l

sin( l + 
 )

(3.10)

S

�

T = R

�

cos l = R cos ( l + 
 ) + r (3.11)

und damit

v

r

= �

R

�

R

sin l � �

�

sin l

= R

�

"

�

R

�

�

�

R

�

#

sin l

= R

�

[ ! ( R ) � !

�

] sin l (3.12)

und

t

l

= K r �

l

= R

�

[ ! ( R ) � !

�

] cos l � r ! ( R ) (3.13)

Auc h R ist oft nic h t gut zu messen und k ann durc h folgende Bezieh ung eliminiert

w erden:

R

2

= R

2

�

+ r

2

� 2 R

�

r cos l (3.14)

In der näheren Sonnen umgebung ist r � R

�

und damit auc h r � R , deshalb

k ann man nähern

! ( R ) � !

�

� ( R � R

�

) !

0

�

mit !

0

�

=

 

d!

dR

!

R

�

; (3.15)

auÿerdem k ann man sc hreib en

R = R

�

v

u

u

t

1 �

 

r

R

�

!

2

� 2

r

R

�

cos l

� R

�

"

1 �

r

R

�

cos l

#

= R

�

� r cos l (3.16)
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w enn der T erm

�

r

R

�

�

2

v ernac hlässigt und die W urzel en t wic k elt wird. Also gilt

R � R

�

� � r cos l (3.17)

setzt man das alles ein und b eac h tet die F ormeln

cos l sin l =

1

2

sin

2

2 l (3.18)

cos

2

l =

1

2

(1 + cos 2 l ) (3.19)

erhält man

v

r

= Ar sin 2 l (3.20)

K �

l

= A cos 2 l + B ; (3.21)

dab ei sind die Oort'sc hen K onstan ten

A = �

1

2

!

0

�

R

�

= �

1

2

R

�

d

dR

�

�

R

�

R

�

(3.22)

B = �

1

2

!

0

�

R

�

� !

�

= �

1

2

R

�

d

dR

�

�

R

�

R

�

�

�

�

R

�

(3.23)

mit der Eigensc haft

A � B = !

�

(3.24)

Man b en utzt die W erte A = 15 km s

� 1

kp c

� 1

und B = � 10 km s

� 1

kp c

� 1

.

Mittlerw eile gibt es neuere W erte für die anderen K onstan ten, nämlic h für den

Abstand der Sonne v om Zen trum

R

�

= 8 : 5 kp c (3.25)

(w ob ei, wie sc hon erw ähn t, neuere Un tersuc h ungen eine En tfern ung in der Grö-

ÿenordn ung 7 : 5 kp c nahelegen), für die Kreisbahngesc h windigk eit am Ort der

Sonne

�

�

= 220 km s

� 1

; (3.26)

und für die Wink elgesc h windigk eit am Ort der Sonne

!

�

=

�

�

R

�

= 26 : 9 km s

� 1

kp c

� 1

; (3.27)

w as zu einer Umlaufszeit v on

T

�

= 2 : 5 � 10

8

Jahren (3.28)
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führt. Der lineare Gesc h windigk eitsgradien t b ei R = R

�

ergibt sic h zu

 

d �

dR

!

R

�

= � ( A + B ) = 5 km s

� 1

kp c

� 1

(3.29)

Für eine �ac he Gesc h windigk eitskurv e w äre der Gradien t gleic h Null und man

hätte A = B . Man k ann daraus die Masse innerhalb der Sonnen bahn absc hätzen,

indem man annimm t, daÿ Gra vitationsb esc hleunigung und Zen trifugalb esc hleu-

nigung gleic h sind und erhält

M � 6 � 10

10

M

�

(3.30)

3.4.2 Kinematik der sphäroidal v erteilten Ob jekte

Die metallarmen Kugelhaufen nehmen nic h t o der n ur sc h w ac h an der galaktisc hen

Rotation b ei. Bei R = R

�

b eträgt die Rotationsgesc h windigk eit des Haufensy-

stems et w a 43 � 29 km s

� 1

. Es gibt k eine Hin w eise auf eine Expansion o der K on-

traktion. Diese Systeme b ew egen sic h auf Bahnen um das Zen trum der Galaxis,

deren Neigung relativ zur Sc heib e zufällig v erteilt ist.

Die stärk er zur Sc heib e und zum Zen trum hin k onzen trierten metallreic hen

Kugelhaufen bilden eine rotierende Sc heib e v on et w a 1 kp c Dic k e, deren Rotati-

onsgesc h windigk eit b ei R = R

�

et w a 193 � 29 km s

� 1

b eträgt.

RR Lyrae Sterne mit kleinen P erio den sind metallreic h und zeigen n ur ge-

ringen Un tersc hied zur Sc heib enp opulation, Sterne mit längeren P erio den sind

metallarm und v erhalten sic h ähnlic h wie Halo-Kugelsternhaufen.

3.5 P opulationen

Man k ann die Sterne nac h Kriterien der c hemisc hen und kinematisc hen Eigen-

sc haften zu Sternp opulationen zusammenfassen, w ob ei die c hemisc he Zusam-

mensetzung mit dem Alter k orreliert ist. Zu gegeb enen P opulationen k önnen

durc haus v ersc hiedene Grupp en v on Sternen gehören, wie aus T ab. 3.1 klar wird.

Die extreme P opulation I umfaÿt die jüngsten stellaren Ob jekte, die Son-

nenähnlic he Häu�gk eiten der sc h w eren Elemen te zeigen, sehr stark zur galak-

tisc hen Eb ene und dort in den Spiralarmen k onzen triert sind. Die V erteilung

des in terstellaren Mediums ist ähnlic h. Die extreme P op olation I I o der

Halo-P opulation I I dagegen b esteh t aus den ältesten Sternen der Milc hstraÿe

mit sehr niedrigen Metallhäu�gk eiten, ihre V erteilung ist kugelsymmetrisc h mit

stark er K onzen tration zum galaktisc hen Zen trum hin. Die Sterne im Bulge sind

ältere P opulation I Ob jekte, ähnlic h der Sc heib enp opulation.
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3.5.1 En t wic klung der Galaxis

W assersto� und Helium so wie die Elemen te Bor, Beryllium und Lithium sind

primordial , d.h. sie wurden im Urknall erzeugt. Alle sc h w ereren Elemen te wur-

den in Sternen erzeugt und durc h Stern winde o der Sup erno v aexplosionen dem

in terstellaren Medium zugeführt, aus dem dann die näc hste Generation v on Ster-

nen en tstand. Das in terstellare Medium wird deshalb mit zunehmendem Alter

immer mehr mit sc h w eren Elemen ten angereic hert. Der Gehalt an sc h w eren Ele-

men ten der Sternatmosphäre sollte sic h im Leb en eines Sterns nic h t sehr ändern,

so daÿ die Bedingungen b ei der Sternen tsteh ung erhalten sind. Man wird dann

zu folgendem Bild der En tsteh ung der Galaxis geführt.

In der k ollabierenden, kugelförmigen Protogalaxis hab en sic h v or 10

10

Jahren

zuerst die Kugelhaufen und Halosterne gebildet, die auf Bahnen hoher Exzen-

trizität ums Zen trum kreisen. Das m uÿ sehr sc hnell gesc hehen sein. Die W olk e

hatte einen Drehimpuls 6= 0 und hat sic h deshalb b eim w eiteren K ollaps abge-

�ac h t. Diese Ab�ac h ung ist b esonders stark für das in terstellare Medium, w eil es

dort zu Reibungsv erlusten k ommen k ann. Die w eiteren Generationen v on Sternen

sind deshalb sehr stark zur Sc heib e hin k onzen triert und metallreic her, w eil das

Gas sc hon angereic hert w ar. Diese Anreic herung m uÿ sehr sc hnell erfolgt sein,

denn die Sonne, die immerhin sc hon 5 � 10

9

Jahre alt ist, hat in et w a den glei-

c hen Metallgehalt wie heute en tstehende Sterne. Möglic herw eise gibt es immer

no c h Einfall v on Gas aus dem Halo, w as das Gas v erdünn t und die Metallhäu-

�gk eit k onstan t hält. Es gibt auc h merkwürdige w enig Sterne geringer Masse mit

niedrigem Metallgehalt (G-Zw erg Problem), w as w ahrsc heinlic h darauf zurüc kzu-

führen ist, daÿ b ei niedrigem Metallgehalt n ur sc h w erere Sterne en tstehen k önnen

(Problem der Kühlung), die IMF also anders ist. Das führt zu dem Sc hluÿ, daÿ

die erste Generation der Sterne, die P opulation I I I , aus sehr massiv en Sternen

b estanden hab en m uÿ, w eil gar k eine sc h w eren Elemen te da w aren. Diese An-

sic h t wird un terstützt v on der T atsac he, daÿ man k eine P opulation I I I Sterne

b eobac h tet, diese Sterne also sehr kurzlebig gew esen sein m üssen.

3.6 Die Milc hstraÿe, eine Balk enspirale

In den letzten Jahren hat sic h herausgestellt, daÿ die Milc hstraÿe am b esten als

Balk enspirale b esc hrieb en w erden k ann. Balk en b edeuten nic h t-axialsymmetrisc he

P oten tiale, w as zu nic h tkreisförmigen Orbits (die teilw eise sehr v on der Kreisform

ab w eic hen k önnen) führen k ann. Im folgenden w erden einige Bilder gezeigt, die

einen kurzen Eindruc k v ermitteln sollen, wie solc he Orbits aussehen. In der jet-

zigen F orm des Skripts gehe ic h aus Zeitgründen nic h t auf die ph ysik alisc hen

Ursac hen ein, In teressierte seien an das Buc h v on Binney und T remaine v erwie-

sen.



48 KAPITEL 3. A UFBA U UND KINEMA TIK DER MILCHSTRAßE

Abbildung 3.12: Bild der Milc hstraÿe. die Spiralarme w erden durc h H i i Regionen

de�niert, im Zen trum ist der Balk en eingezeic hnet.
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Abbildung 3.13: Bild der Milc hstraÿe (Zeic hn ung), nac h b estem Wissen. Die Son-

ne ist un terhalb des Zen trums.
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Abbildung 3.14: Sc hema der Milc hstraÿe mit b ek ann ten Ob jekten.
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Abbildung 3.15: Orbits in nic h taxialsymmetrisc hen P oten tialen.
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T ab elle 3.1: Sc hema der Sternp opulationen. �

z

ist die Gesc h windigk eitsdisp ersion

in Ric h tung senkrec h t zur galaktisc hen Eb ene.

Abbildung 3.16: Orbits im Balk en der Milc hstraÿe.
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Abbildung 3.17: P ositions-Gesc h windigk eits Diagramm des Zen trums der Milc h-

straÿe, gemessen im CO Molekül. Das P arallelogramm ist c harakteristisc h für

Balk enp oten tiale.

Abbildung 3.18: P ositions-Gesc h windigk eits Diagramm des Zen trums der Milc h-

straÿe mit eingezeic hneten Orbits.
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Kapitel 4

Das in terstellare Medium:

Phänomenologie

4.1 Das di�use Medium

Es gibt deutlic h abgegrenzte stark e K ondensationen im in terstellaren Medium,

wie z.B. dic h te Molekülw olk en, o der H i i Regionen. Diese Regionen w erden im De-

tail studiert und wir w erden später darauf zurüc kk ommen. Darüb erhinaus gibt es

ab er no c h ein di�uses, nic h t lok alisiertes in terstellares Medium, das wir zunäc hst

diskutieren w ollen. Dieses Medium ist für die allgemeine in terstellare Extinkti-

on v eran t w ortlic h und erstrec kt sic h oft w eit en tlang der Sic h tlinie. Nur w enn es

stark k onzen triert v ork omm t, spric h t man v on in terstellaren W olk en .

4.1.1 In terstellare Extinktion

Die in terstellare Extinktion sieh t man leic h t in groÿ�äc higen Aufnahmen der ga-

laktisc hen Eb ene im optisc hen Sp ektralb ereic h (Abb. 3.8) als dunklen Streifen

o der auc h als Staubstreifen (dust lane) in anderen Galaxien. Das diese dunklen

Stellen tatsäc hlic h auf Extinktion und nic h t et w a auf ein tatsäc hlic hes F ehlen

v on Sternen zurüc kzuführen ist, k ann man heute anhand v on NIR Beobac h tun-

gen direkt sehen. V or 60 Jahren b estand diese Möglic hk eit no c h nic h t. Als jedo c h

klar w ar, daÿ �Neb el�ec k e� tatsäc hlic h eigene Sternsysteme auÿerhalb unserere

Milc hstraÿe sind, k onn te man diese T atsac he b en utzen, um die Extinktion ab-

zusc hätzen. Es gibt nämlic h um die galaktisc he Eb ene eine sogenann te �neb el-

freie Zone�, w ob ei damit galaxienfreie Zone gemein t ist, v on einer Breite v on

10

�

� 40

�

. Da die Galaxien nic h ts mit der Milc hstraÿe zu tun hab en, k ann man

eine isotrop e V erteilung annehmen. W enn man also k eine Galaxien sieh t, m uÿ

das mit Extinktion zu tun hab en. Aus der Abnahme der durc hsc hnittlic hen Ga-

laxienanzahl mit galaktisc her Breite b k ann man die mittlere optisc he Tiefe der

Galaxiensc heib e errec hnen. Das Lic h t einer Galaxie wird b eim Durc hgang durc h

55
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die Sc heib e gesc h w äc h t gemäÿ

I = I

0

e

� �

0

= sin b

(4.1)

w ob ei �

0

die halb e optisc he Dic k e der Sc hic h t senkrec h t zur galaktisc hen Eb ene

ist. In Gröÿenklassen ausgedrüc kt heiÿt das

� m = � 2 : 5 log

I

I

0

= 2 : 5 log e

�

= 1 : 086 � (4.2)

Die mittlere optisc he Halb dic k e in Gröÿenklassen ist �m

0

= 1 : 086 �

0

� 0 :

m

4 im

Visuellen.

Ursac he der Extinktion

Eine Elektromagnetisc he W elle wird aufgrund des in terstellaren Staub es einer

Extinktion durc h Absorption und Streuung un terw orfen. Dab ei b estimm t

das V erhältnis v on v on Staubteilc hengröÿe a und W ellenlänge � , wieviel absor-

biert bzw. gestreut wird. und zw ar gilt für die Grenzfälle

� � a : Extinktion durc h Absorption (Sc hatten), unabhängig v on �

� � a : Extinktion durc h Ra yleigh-Streuung / �

� 4

(4.3)

Aus der Un tersuc h ung der W ellenlängenabhängigk eit k ann man also Aussagen

üb er die Gröÿen v erteilung des absorbierenden Staubs mac hen.

4.1.2 In terstellare V erfärbung

Man stellt fest, daÿ die in terstellare Extinktion tatsäc hlic h w ellenlängenabhän-

gig ist, sie führt immer zu einer Rötung des Sternlic h ts (w as man sieh t, w enn

man Sterne gleic hen Sp ektralt yps in v ersc hiedenen En tfern ungen b eobac h tet).

Daraus k ann man sc hlieÿen, daÿ es T eilc hen gibt, die nic h t sehr viel gröÿer als

die Lic h t w ellenlängen sind. Diese Rötung des Sternlic h ts drüc kt man durc h den

F arb exzess aus

E

B � V

= ( B � V ) � ( B � V )

0

> 0 (4.4)

der immer p ositiv ist (w eil Blau stärk er durc h Extinktion b eein�uÿt wird, wird

B � V gröÿer als ohne Extinktion). Im Durc hsc hnitt �ndet man für Sterne in

der galaktisc hen Eb ene in einer En tfern ung v on 1 kp c den F arb exzess E

B � V

�

0 : 3 : : : 0 : 6 .

Der F arb exzeÿ k ann auc h durc h die Extinktionsw erte A

�

(= � m

�

) ausgedrüc kt

w erden

E

B � V

= ( B � B

0

) � ( V � V

0

) = A

B

� A

V

(4.5)
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Das V erfärbungsgesetz leitet man aus Beobac h tungen v on Sternen gleic hen Sp ek-

tralt yps, ab er un tersc hiedlic her En tfern ung ab. Für die Di�erenz der Helligk eiten

b ei fester W ellenlänge � gilt dann

m

(1)

�

� m

(2)

�

= K

1

+ A

(1)

�

� A

(2)

�

(4.6)

w ob ei K

1

eine allein durc h den En tfern ungsun tersc hied b edingte, w ellenlängen un-

abhängige K onstan te ist. Die Beiträge der Extinktion A

( i )

�

lassen sic h nac h Gl. 4.2

als optisc he Tiefen ausdrüc k en:

�

( i )

�

=

Z

r

i

0

k

�

�

i

( r

0

i

) dr

0

i

(4.7)

w ob ei k

�

der (materialabhängige) Massenabsorptionsk o e�zien t ist, �

i

( r

0

i

) b e-

sc hreibt den V erlauf der Massendic h te en tlang des Sehstrahls zum Stern i . W enn

man annimm t, daÿ die W ellenlängenabhängigk eit für v ersc hiedene Sehstrahlen

gleic h ist, k

�

also nic h t v om Ort abhängt

1

, k ann man Gl. 4.6 sc hreib en

� m

�

= m

(1)

�

� m

(2)

�

= K

1

+ 1 : 086

�

Z

r

1

0

k

�

� ( r

0

1

) dr

0

1

�

Z

r

2

0

k

�

� ( r

0

2

) dr

0

2

�

= K

1

+ K

2

k

�

(4.8)

Für jedes ausgew ählte Sternpaar k ann k

�

also n ur bis auf einen k onstan ten F ak-

tor und eine additiv e K onstan te b estimm t w erden. Deshalb bildet man für die

b eobac h teten Helligk eitsdi�erenzen die gew öhnlic h als normierte Extinktion

b ezeic hnete Gröÿe

F ( � ) =

� m

�

� � m

V

� m

B

� � m

V

=

k

�

� k

V

k

B

� k

V

; (4.9)

die v on den En tfern ungen der Sterne und den Dic h tev erläufen unabhängig ist: ist

k

�

tatsäc hlic h unabhängig v om Sehstrahl, sollte sic h für Sternpaare in v ersc hie-

denen Ric h tungen derselb e V erlauf F ( � ) ergeb en. W enn einer der b eiden Sterne,

i = 2 b eispielsw eise, un v erfärbt ist ( A

(2)

�

= 0 ), folgt

F ( � ) =

A

(1)

�

� A

(1)

V

A

(1)

B

� A

(1)

V

=

E

(1)

� � V

E

(1)

B � V

(4.10)

Die Extinktionkurv e ist in Abb. 4.1 gezeigt. Man b eac h te, daÿ hier die rezipro-

k e W ellenlänge 1 =� [ � m ] als Abszisse v erw endet wird. Für den sic h tbaren Be-

reic h erhält man einen fast linearen V erlauf, w eil dort F ( � ) / �

� 1

, also auc h

k

�

/ �

� 1

ist. P er de�nition ist F ( V ) = 0 . Im Ultra violetten hat die Extink-

tionskurv e mehr Struktur, die Lyman Kan te wird in der Abbildung allerdings

nic h t gezeigt. Im fernen Infrarot nähert sic h der mittlere V erlauf v on F ( � ) ei-

nem Grenzw ert F ( � = 1 ) = � 3 : 1 . Die Deutung der Ursac he der Extinkti-

on durc h feste T eilc hen (Staubk örner) läÿt v erm uten, daÿ lim

� !1

A

�

= 0 und

1

Das ist eine ziemlic h stark e, und a p osteriori durc h nic h ts gerec h tfertigte Annahme. Es

stellt sic h dann ab er heraus, dass sie in der Praxis rec h t gut ist.
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Abbildung 4.1: In terstellare V erfärbungskurv e.

deshalb F ( 1 ) = � A

V

=E

B � V

= � 3 : 1 , w as sehr wic h tig ist, da es die Bestim-

m ung der Extinktion im visuellen allein durc h den F arb exzess ermöglic h t. Mit

den b ereits genann ten W erten v on E

B � V

in der galaktisc hen Eb ene hat man also

A

V

� 1 : : : 2 mag kp c

� 1

. Zuletzt soll no c h darauf hingewiesen w erden, daÿ es

durc haus stark e Ab w eic h ungen der Extinktionskurv e für v ersc hiedene Sic h tlinien

gibt (s. Abb. 4.1), dies wird meist auf lok ale Extinktion in der Umgebung v on

jungen, heiÿen Sternen zurüc kgeführt. Auc h im Inneren v on Molekülw olk en k ann

die Prop ortionalitätsk onstan te ungleic h 3.1 sein, das ist ab er sc h w er zu messen,

w eil dort die Extinktion so ho c h ist, dass man gar k eine optisc hen Messungen

mac hen k ann.

Ein Problem b ei der Messung der Extinktion ist, dass man immer die Eigen-

farb e des Sterns ( B � V )

0

k ennen m uss, also den Sp ektralt yp. Im Infraroten sind

die Eigenfarb en fast gleic h, w eil dort die Sterne sc hon im Ra yleigh-Jeans T eil des

Sp ektrums sind. Dort k ann man also direkt, ohne Kenn tnis des Stern t yps, den

F arb exzess und damit die Extinktion messen. Ein w eiterer V orteil ist, dass die

Extinktion im Infraroten sc h w äc her ist, man also höhere Säulendic h ten messen

k ann.

Anders als für Sternatmosphären gibt es im sic h tbaren und UV k eine star-

k en Absorptionslinien, die einen Hin w eis auf das absorbierende Material geb en

würden. Es gibt allerdings im UV Bereic h di�use in terstellare Bänder (DIBs),

deren Ursprung bis v or kurzem no c h v öllig unklar w ar. Die Stärk e der di�usen
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Absorptionsbänder k orrelierte allerdings sehr stark mit der Extinktion, so daÿ zu

v erm uten w ar, daÿ diese b eiden Phänome ähnlic hen Ursprungs sind. Im Oktob er

Abbildung 4.2: Di�use in terstellare Bänder für sieb en Sterne.

1998 wurde die Iden ti�k ation eines solc hen Bandes mit dem Absorptionssp ektrum

des C

�

7

Ions b ek ann tgegeb en. Diese Moleküle k önnen als V orstufe v on Staubk ör-

nern gelten.

Die F orm der in terstellaren Extinktionskurv e, so wie die Gröÿenordn ung der

Extinktion läÿt sic h zw anglos v erstehen, w enn man als Ursac he kleine Staubteil-

c hen annimm t, mit einer Gesam tmasse v on et w a 1% des gesam ten in terstellaren

Mediums. Die Gröÿe der Staubteilc hen m uÿ ähnlic h der Lic h t w ellenlänge sein.

Ganz anders sieh t die Situation im Infraroten aus, hier gibt es sehr stark e

Absorptionsbänder, z.B. b ei 9.8 � m und b ei 3.1 � m . Das 9.8 � m Band wird

Silizium zugesc hrieb en, das 3.1 � m Band W assereis. Der in den letzten Jahren

�iegende ISO Satellit hat viel dazu b eigetragen, die absorbierenden T eilc hen zu

v erstehen. Es handelt sic h um Staubteilc hen mit einem Siliziumk ern, teilw eise

auc h aus Graphit. In k alten Regionen gibt es eine Eisman tel um die Staubk örner,

der zum gröÿten T eil aus W assereis b esteh t, mit Beimisc h ungen v on CO, CO

2

,

CH

3

OH, CH

4

und anderen Molekülen.
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Abbildung 4.3: ISO Sp ektrum des Protosterns NGC7538 IRS9.

4.1.3 In terstellare P olarisation

Eine mono c hromatisc he elektromagnetisc he W elle wird durc h den V ektor E b e-

sc hrieb en, dessen K omp onen ten

E

x

= E

x 0

sin (2 � � t � �

x

)

E

y

= E

y 0

sin(2 � � t � �

y

) (4.11)

sind. Neb en der F requenz treten hier vier K onstan te auf (Amplituden E

0

i

und

Phasen �

i

), v on denen allerdings n ur drei v oneinander unabhängig sind: b ei v ari-

ierender Zeit t b esc hreibt der Endpunkt des V ektors E eine Ellipse, die durc h die

Länge ihrer b eiden Halbac hsen und den P ositionswink el � der groÿen Halbac hse

b esc hrieb en wird. Das V erhältnis v on groÿer zu kleiner Halbac hse wird oft durc h

den Wink el � c harakterisiert:

kleine A c hse

groÿe A c hse

= tan � (4.12)

Für � = 0

�

liegt v ollständig linear p olarisierte Strahlung v or: die Sc h wingung

erfolgt n ur in der durc h � v orgegeb enen Ric h tung, für � = 45

�

wird die Ellipse zum

Kreis, die Strahlung ist dann v ollständig zirkular p olarisiert . Die P olarisation

wird oft auc h durc h die Stok es'sc hen P arameter b esc hrieb en, die wie folgt
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Abbildung 4.4: P olarisationsellipse.

de�niert sind:

I = E

2

x 0

+ E

2

y 0

=

q

Q

2

+ U

2

+ V

2

(4.13)

Q = E

2

y 0

� E

2

x 0

= I cos 2 � cos 2 � (4.14)

U = � 2 E

x 0

E

y 0

cos( �

y

� �

x

) = I cos 2 � sin 2 � (4.15)

V = 2 E

x 0

E

y 0

sin( �

y

� �

x

) = I sin 2 � (4.16)

Der Stok es P arameter I ist immer gleic h der In tensität. Diese Bezieh ungen gel-

ten für mono c hromatisc he, v ollständig p olarisierte Strahlung. Gemessen

w erden jedo c h Mittelw erte üb er Zeit und Bandbreite, d.h. eine Üb erlagerung

v on W ellenzügen, die v on v ersc hiedenen Gebieten ausgestrahlt w erden und deren

Phasen k einerlei feste Bezieh ung zueinander hab en. Für unp olarisierte Strahlung

ist

�

I immer no c h die In tensität, der Mittelw ert üb er alle anderen anderen Stok es

P arameter ist dagegen gleic h 0, für zirkular p olarisierte Strahlung sind

�

Q und

�

U

gleic h Null und

�

V gleic h

�

I für rec h tszirkular p olarisierte W ellen und gleic h �

�

I für

linkszirkular p olarisierte W ellen. Man k ann no c h den Gesam tp olarisationsgrad

d =

q

�

Q

2

+

�

U

2

+

�

V

2

�

I

(4.17)
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und den linearen P olarisationsgrad

d

l

=

q

�

Q

2

+

�

U

2

�

I

(= P ) (4.18)

so wie den zirkularen P olarisationsgrad

d

c

=

�

V

�

I

(4.19)

de�nieren. Die Strahlung k osmisc her Quellen ist immer eine Üb erlagerung vie-

ler dieser W ellen. Der V orteil der Stok es'sc hen P arameter ist, daÿ sie sic h für

sc h w ac h p olarisierte W ellen die P arameter der Einzelw ellen addieren. Der lineare

P olarisationsgrad wird gemessen, indem man mit einem dreh baren Analysator im

Strahlengang die minimale und maximalen In tensitäten I

min

und I

max

misst. Für

den linearen P olarisationsgrad gilt dann

d

l

=

I

max

� I

min

I

max

+ I

min

(4.20)

Manc hmal wird der Grad der P olarisation auc h in Gröÿenklassen ausgedrüc kt

durc h

� m

p

= � 2 : 5 log

I

min

I

max

(4.21)

w as für kleine P olarisationsgrade auf

� m

p

� 2 : 172 d

l

(4.22)

führt.

Beobac h tungsergebnisse

Es wurden üb er 10 000 Sterne v ersc hiedenen Sp ektralt yps die P olarisationsgrade

gemessen. In der Regel ist der lineare P olarisationsgrad < 2%. Man �ndet folgende

Ergebnisse

� Der P olarisationsgrad d

l

ist mit der in terstellaren Extinktion k orreliert. P o-

larisationsgrade v on üb er 1% sind fast immer mit einer V erfärbung der

Sterne v erbunden � umgek ehrt ist das allerdings nic h t immer der F all. Das

V erhältnis � m

p

= A

V

liegt im Mittel b ei 3% und k ann bis auf 6.5% steigen.

� Die gröÿten P olarisationsgrade treten in der Nähe des galaktisc hen Ä qua-

tors auf, w ob ei die P olarisationsric h tungen der v ersc hiedenen Sterne stark

miteinander k orreliert sind.

� Messungen b ei v ersc hiedenen W ellenlängen ergeb en n ur eine geringe V aria-

tion des P olarisationsgrades (s. Abb. 4.5).
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Abbildung 4.5: V erlauf der P olarisation mit W ellenlänge.

P olarisiertes Lic h t deutet auf eine mikrosk opisc he Anisotropie der P artik el hin,

die die P olarisation v erursac hen. Diese Anisotropie ist ab er üb er gröÿere Sk alen

k orreliert, und fast das einzige ph ysik alisc he Phänomen, das eine solc he Anisotro-

pie herv orrufen k ann, sind in terstellare Magnetfelder . T atsäc hlic h stellt man

sic h v or, daÿ Staubteilc hen nic h t kugelförmig, sondern länglic h sind und sic h nac h

dem Da vis-Greenstein Mec hanism us am groÿräumigen Magnetfeld ausric h ten,

und zw ar so dass die Rotationsac hse parallel zum Magnetfeld ist. Da Staubk örner

meist um die A c hse des grössten T rägheitsmomen ts rotieren, führt das dazu, dass

die Hauptac hsen der Staubk örner senkrec h t zum Magnetfeld liegen. Jede W ec h-

selwirkung einer elektromagnetisc hen W elle mit dem Staubk orn wird in Ric h tung

der Hauptac hse am grössten sein, w eil die elektrisc he Ladung in dieser Ric h-

tung am ehesten p olarisiert w erden k ann. Das führt zu einer P olarisation v on

gestreuter Strahlung in Ric h tung der längsten A c hse, senkrec h t zum Magnetfeld,

o der v on transmittierter Strahlung senkrec h t zur A c hse, parallel zum Magnetfeld.

Die Messung der P olarisation des Sternlic h tes ermöglic h t also Aussagen üb er die

Ric h tung des galaktisc hen Magnetfeldes.
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4.1.4 Galaktisc hes Streulic h t

Der v orwiegend in der galaktisc hen Sc heib e k onzen trierte Staub re�ektiert ein

groÿem Maÿe die Strahlung der Sterne und erzeugt so ein Streulic h t, das je nac h

W ellenlänge 20% bis 50% des in tegrierten Sternlic h ts ausmac h t. Dieses Phäno-

men ist b esonders au�ällig, w enn helle Sterne (ab er nic h t zu helle, Sp ektralt yp

später als B0, sonst k önnen die Sterne die W olk e ionisieren) in unmittelbarer

Nähe einer Staub w olk e sind. Da die Extinktion (die ja teilw eise durc h Streuung

passiert) b ei kürzeren W ellenlängen e�ektiv er ist, k ann man v erm uten, daÿ kurze

W ellenlängen e�ektiv er gestreut w erden, Re�exionsneb el also blauer als das di-

rekte Sternlic h t sind. Das ist tatsäc hlic h der F all. Selbst Dunk elw olk en zeigen ein

sc h w ac hes, �äc henhaftes Leuc h ten, w eil sie einen T eil der Strahlung der Sterne

auÿerhalb der W olk e re�ektieren.

4.1.5 In terstellare Absorptionslinien in Sternsp ektren

Die ersten Hin w eise für die Existenz in terstellaren Gases k amen aus Beobac h-

tungen in terstellarer Absorptionslinien in Sternsp ektren. Diese Linien sind sc här-

fer als Linien in Sternatmosphären und hab en eine feste Radialgesc h windigk eit,

die nic h t mit dem Stern k orreliert ist (Beobac h tungen in Ric h tung auf b enac h-

barte Sterne). Die Stärk e der Absorptionslinien ist eb enfalls mit der Extinktion

bzw. der En tfern ung des Sterne k orreliert. Die kleinen Linien breiten w eisen auf

niedrige T emp eraturen und niedrigen Druc k in den absorbierenden W olk en hin.

Die meisten Absorptionslinien v on A tomen und Ionen liegen im UV Bereic h,

insb esondere die v on W assersto� (z.B. Lyman � [ n = 1 ! 2] b ei � = 1216 Å und

wurden zuerst v om Cop ernicus-Satel liten b eobac h tet. Einige Linien fallen ab er

ins optisc he Band, wie z.B. die Linien v on Na, K, Ca, Ti und F e.

Ho c hau�ösende Sp ektrosk opie an O- und B-Sternen zeigt eine F einstruktur

der in terstellaren Ca i i und Na i Linien, die darauf sc hlieÿen läÿt, daÿ die Linien

v on mehreren diskreten W olk en en tlang der Sic h tline w egabsorbiert w erden. Aus

den Dopplerv ersc hiebungen k ann man sc hlieÿen, daÿ diese W olk en an der Rotati-

on der Galaxis teilnehmen. Die Gesc h windigk eitsstreuung der W olk en relativ zur

galaktisc hen Rotation ist in der Regel gering ( < 20 km s

� 1

), es w erden jedo c h

auc h P ekuliargesc h windigk eiten v on 40 bis 100 km s

� 1

b eobac h tet.

4.2 Die Emission des in terstellaren Gases

Bev or wir uns die Phänomenologie der Emission des in terstellaren Gases anse-

hen, sollten wir uns die Emissionsmec hanismen kurz ansehen. In et w as mehr

Detail w erden wir uns mit diesen Mec hanismen im Kapitel 5 auseinandersetzen,

ab er ein kleiner Üb erblic k ist hier sc hon angebrac h t. Zunäc hst einmal w erden wir

K on tin uums- und Linienemission un tersc heiden.
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4.2.1 K on tin uumsemission

Sync hrotronstrahlung

Elektronen, die sic h in einem Magnetfeld b ew egen, b ew egen sic h aufgrund der

Loren tz-Kraft auf Kreisbahnen um die Magnetfeldlinien. Eine Kreisb ew egung ist

eine Besc hleunigung und b esc hleunigte Ladungen strahlen Energie in F orm v on

Elektromagnetisc her Strahlung ab. Allgemein wird dies als Magnetobrems-

strahlung b ezeic hnet. Sind die Elektronen nic h trelativistisc h, wird dieser Ef-

fekt auc h oft Zyklotronstrahlung , für relativistisc he Elektronen Sync hrotron-

strahlung genann t. Da es in der Galaxis sehr viele relativistisc he Elektronen gibt

(die Bestandteil der k osmisc hen Strahlung sind, die wiederum v on Sup erno-

v aüb erresten erzeugt wird), ist die Sync hrotronstrahlung so w ohl global als auc h

lok al (um SNRs) eine b eobac h tbare Gröÿe. Das abgestrahlte Sp ektrum wird aus

dem Sp ektrum eines Elektrons und dem Energiesp ektrum der k osmisc hen Strah-

lung b erec hnet und zeigt den V erlauf

I

�

/ �

� �

(4.23)

mit � zwisc hen 0.4 und 0.9, je nac h Energiesp ektrum, mit Mittelw ert 0.6. Man

sieh t also, daÿ die In tensität mit steigender F requenz abnimm t, und tatsäc hlic h

wird die Sync hrotronstrahlung meist n ur b ei niedrigen F requenzen b eobac h tet,

bis 5 GHz o der so. Die Strahlung ist p olarisiert und erlaubt auc h Aussagen üb er

die Stärk e des generellen in terstellaren Magnetfeldes v on � 10

� 5

G .

Einsc h ub: Strahlungstransp ort

Um das folgende zu v erstehen, brauc hen wir die Strahlungstransp ortgleic h ung.

Sie wird später b ehandelt (Kap. 5), ab er das Ergebnis soll hier sc hon mal an-

gegegeb en w erden. Man �ndet für die Strahlung eines V olumenelemen ts ohne

Hin tergrundstrahlung

I = S (1 � e

� �

) (4.24)

= S optisc h dic k er F all ( � � 1 ) (4.25)

= S � optisc h dünner F all ( � � 1 ) (4.26)

Für lok ales thermo dynamisc hes Gleic hgewic h t (L TE) k ann die Quellfunktion S

durc h die Planc k-F unktion b esc hrieb en w erden:

B

�

=

2 h�

3

c

2

1

e

h�

k T

� 1

(4.27)

�

2 �

2

c

2

k T Ra yleigh-Jeans Näherung ( h� � k T ) (4.28)

w ob ei die Ra yleigh-Jeans Näherung fast im gesam ten Radiob ereic h angew endet

w erden k ann.
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F rei-frei Strahlung

In einem thermisc hen Plasma, wie es in H i i Regionen um massiv e Sterne v or-

k omm t, k omm t es zu W ec hselwirkungen zwisc hen den Elektronen und Protonen.

Die Elektronen w erden im V orb ei�ug durc h die p ositiv e Ladung der Protonen

angezogen und v on der Bahn abgelenkt, dies en tspric h t auc h wieder einer Be-

sc hleunigung und damit der Abstrahlung v on Energie des b esc hleunigten Elek-

trons. Diese Strahlung nenn t man frei-frei Strahlung (w eil die Elektronen v or

und nac h der W ec hselwirkung freie T eilc hen sind) o der Bremsstrahlung (auc h

im Englisc hen). W enn man die gleic hen Üb erlegungen wie für Sync hrotronstrah-

lung mac h t (Strahlung eines Elektrons, V erteilung der Elektronenenergien und

mittlere Stoÿradien), k ann für die optisc he Tiefe

�

�

� 8 : 24 � 10

� 2

T

� 1 : 35

e

�

� 2 : 1

EM (4.29)

appro ximiert w erden, � wird hier in GHz eingesetzt.

w ob ei T

e

die Elektronen temp eratur und EM das sogenann te Emissionsmaÿ

ist, das In tegral üb er das Quadrat der Elektronendic h te (die In tensität ist also

prop ortional der Dic h te des einen Stoÿpartners � Elektronen � und der Dic h te

des anderen Stoÿpartners � Protonen � für die hier, da das Gas als ganzes neutral

ist, die gleic he Dic h te wie für die Elektronen angenommen wird.

EM =

Z

N

2

e

dr (4.30)

und hat die Einheit cm

� 6

p c. Damit erhält man für die In tensität (Ra yleigh-Jeans

Näherung)

I

�

/

(

�

2

T

e

für �

�

� 1

�

� 0 : 1

T

� 0 : 35

e

EM für �

�

� 1

(4.31)

Der sp ektrale V erlauf ist also I

�

/ �

2

(Ra yleigh-Jeans) für optisc h dic k e Strah-

lung b ei niedrigen F requenzen, und sehr �ac h ( I

�

/ �

� 0 : 1

) für optisc h dünne

Strahlung b ei höheren F requenzen. Der Üb ergang zwisc hen optisc h dic k und dünn

liegt meist im Bereic h 1-10 GHz.

F arada y-Rotation

Man k ann zeigen, daÿ linear p olarisierte W ellen, die durc h Plasma laufen, eine

Dreh ung der P olarisationsric h tung erfahren, die sogenann te F arada y-Rotation .

Man k ann sic h linear p olarisierte Strahlung als Üb erlagerung zw eier zirkular p o-

larisierter W ellen v orstellen. Je nac hdem, ob die Drehric h tung des elektrisc hen

F eldv ektors gleic h der Drehric h tung eines Elektrons um die Magnetfeldlinien ist

o der en tgegengesetzt, ist die Ausbreitungsgesc h windigk eit kleiner o der gröÿer (die

Ausbreitungsgesc h windigk eit ist < c , w eil das Plasma einen Brec h ungsindex > 1

hat). Damit k omm t es zu einer zeitlic h v eränderlic hen Phasendi�erenz zwisc hen
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Abbildung 4.6: Sp ektrum der galaktisc hen Emission im Zen timeterb ereic h.

den zirkular p olarisierten T eilw ellen, w as sic h in einer Dreh ung der linearen W elle

äuÿert. Der Dreh wink el (in Radian) ist gegeb en durc h

� = 8 : 1 � 10

5

�

2

Z

N

e

B

jj

dr (4.32)

w ob ei � die W ellenlänge in m und r die W eglänge in p c ist. Die Elektronendic h te

N

e

ist in cm

� 3

gegeb en und die Magnetfeldstärk e parallel zum Sehstrahl B

jj

in G.

Neb en der Rotation tritt natürlic h no c h eine Disp ersion auf: die Ausbreitungsge-

sc h windigk eit hängt v on der W ellenlänge ab.

Zum Nac h w eis der F arada yrotation m uÿ man die P olarisation als F unktion

der W ellenlänge messen. Man erhält aus diesen Messungen das Rotationsmaÿ

RM =

@ �

@ �

2

= 8 : 1 � 10

5

Z

N

e

B

jj

dr

= 8 : 1 � 10

5

N

e

B

jj

r (4.33)

in [rad m

� 2

]. Das Rotationsmaÿ wird durc h Messungen b ei möglic hst vielen W el-

lenlängen gew onnen, aus der Extrap olation zu � = 0 k ann man die w ahre P olari-

sationsric h tung am Ursprung der Strahlung ermitteln. Diese Metho de wird v er-

w endet, um groÿräumige Strukturen des Magnetfeldes so w ohl in unserer Galaxie
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wie auc h in anderen Galaxien zu b estimmen. Man �ndet, daÿ die Magnetfeldlinien

angenähert den Spiralarmen folgen. Die mittlere Stärk e des Magnetfeldes in der

Sc heib e der Galaxis wird zu 6 � 1 � G gesc hätzt, w as auf eine mittlere magnetisc he

Energiedic h te v on B

2

= 8 � � 1 e V cm

� 3

führt.

Die Disp ersion des Signals ist gegeb en durc h die Zeitdi�erenz

t

1

� t

2

= 4 : 1 � 10

3

DM

 

1

�

2

1

�

1

�

2

2

!

(4.34)

w ob ei das Disp ersionsmaÿ gegeb en ist durc h

DM =

Z

N

e

dr

=

�

N

e

r (4.35)

in [cm

� 3

p c]. Das Disp ersionsmaÿ k ann durc h Beobac h tung v on Pulsaren mög-

lic hst vieler F requenzen b estimm t w erden. Aus dem Disp ersionsmaÿ k ann man,

w enn die En tfern ung des Pulsars b ek ann t ist, die mittlere Elektronendic h te b e-

stimmen, man �ndet

�

N

e

zwisc hen 0.03 und 0.08 cm

� 3

.

Kenn t man so w ohl Rotations- als auc h Disp ersionsmaÿ, k ann man aus dem

Quotien ten der b eiden das mittlere longitudinale Magnetfeld b estimmen. Man

�ndet im Mittel 2 � G. Das k ann heiÿen, daÿ üb er den ganzen Sehstrahl ein Ma-

gnetfeld v on 2 � G v orhanden ist, o der daÿ in 5% des Sehstrahls ein Magnetfeld

v on 40 � G da ist. Letzteres ist w ahrsc heinlic her, da F eldstärk en dieser Gröÿen-

ordn ung durc h Zeeman-Messungen der H i Linie (siehe un ten) gefunden w erden.

Thermisc he Staub emission

Da es Energieerhaltung gibt, m uÿ der T eil des Sternlic h ts, der tatsäc hlic h v on

den Staubk örnern absorbiert wird, irgendw o wieder auftauc hen. Die absorbierten

Photonen reic hen aus, um den Staub auf et w as 20�30 K zu erw ärmen, er strahlt

dann im mittleren und fernen Infrarot so wie im Submillimeter-Bereic h wieder ab

(et w a im Bereic h 2 � m < � < 1000 � m . Die optisc he Tiefe ist

�

dust

/ N

H

�

�

(4.36)

w ob ei N

H

die Säulendic h te v on W assersto� ist [ N

H

= N (H) + 2 N (H

2

) ]. Der

Index � liegt meist zwisc hen 1.5 und 2 und hängt v on den Materialeigensc haften

des Staubs ab. Optisc he Tiefen v on eins �ndet man im allgemeinen im submm

Bereic h. Im Millimeter-Bereic h hat man deshalb

I

�

/ N

H

�

2+ �

T (4.37)

(mit Ra yleigh-Jeans Näherung). Man spric h t auc h v on einer mo di�zierten Sc h w arz-

k örp erstrahlung o der auc h Grauk örp erstrahlung.
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Abbildung 4.7: Thermisc hes Staubsp ektrum einer Quelle. Die durc hgezogene Li-

nie ist das Grauk örp ersp ektrum, die gestric helte das Sc h w arzk örp ersp ektrum. Bei

�

d

= 1 w eic hen die b eiden Linien v oneinander ab.

In Abb. 4.9 sieh t man die Energiev erteilung im Sp ektrum der di�usen ga-

laktisc hen Emission v on 1 � m bis 1 mm. Die mm/submm Emission k omm t v on

w armem, di�usen Staub. Der Buc k el zwisc hen 3 und 20 � m läÿt sic h mit Staub

nic h t erklären: hier sind P olyzyklisc he Aromatisc he K ohlen w assersto�e (Hydro-

carb onaten, P AHs) v eran t w ortlic h. Das sind sehr groÿe, �ac he Moleküle mit et w a

50 K ohlensto�atomen, die v om absorbierten Sternlic h t zu inneren Sc h wingun-

gen angeregt w erden und im mittleren Infrarotb ereic h wieder abstrahlen, auc h

die diskrete Linie b ei 3.3 � m ist auf P AHs zurüc kzuführen. Bei no c h kürzeren

W ellenlängen fängt man an, die Sternstrahlung zu sehen (s.a. Abb.4.10).

4.2.2 In terstellares Strahlungsfeld

Der in terstellare Raum ist v on Strahlung erfüllt, der v on v ersc hiedenen K om-

p onen ten k omm t. Global gesehen spielt die Strahlung der in terstellaren Materie

k aum eine Rolle. Zwisc hen extremem Ultra violett und fernem Infrarot dominiert

das Strahlungsfeld der Sterne, im Rön tgen- und Gammab ereic h k omm t die Strah-

lung meist v on b ek ann ten Einzelob jekten wie SNRs, Rön tgensternen, aktiv en

Galaxien, es gibt ab er auc h eine di�use K omp onen te et w a gleic her Gröÿenord-
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Abbildung 4.8: Sp ektren zw eier Quellen. Während W3(OH) ein frei-frei Sp ektrum

aufw eist, hat W3(H

2

O) b ei niedrigen F requenzen ein Sync hrotronsp ektrum, und

b ei hohen F requenzen ein Staubsp ektrum.

n ung. Im Radio- und Millimeterb ereic h sc hlieÿlic h dominiert die 2.7 K k osmisc he

Hin tergrundstrahlung.

Strahlungsfeld der Sterne

Man �ndet, daÿ das mittlere Strahlungsfeld im UV- bis zum nahen Infrarot

(Fig. 4.10) grob durc h ein Sc h w arzk örp erstrahlungsfeld der T emp eratur 10 000 K,

das um einen F aktor 10

� 14

v erdünn t ist, appro ximiert w erden k ann. Der Anstieg

im Ultra violetten ist auf teilw eise auf v erstärkte Streuung in diesem W ellenlän-

gen b ereic h zurüc kzuführen, der Ursprung dieser Photonen ist fast aussc hlieÿlic h

in OB Sternen zu suc hen. Der An teil des Streulic h ts b ei dieser W ellenlänge b eträgt

fast 50%. Der Ein bruc h b ei 2500 Å ist auf v erstärkte Absorption zurüc kzuführen.

Bei 912 Å liegt die Lyman-Kan te, die EUV Strahlung jenseits dieser Kan te wird

fast v ollständig absorbiert.

Rön tgen- und Gammastrahlung

Der EUV und w eic he Rön tgen b ereic h wird durc h atomare Absorption fast v öllig

abgeblo c kt ( / �

� 3

), erst b ei Energien v on 300 e V (o der W ellenlängen v on 7 nm)
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Abbildung 4.9: Energiev erteilung im Sp ektrum der di�usen galaktisc hen Emission

im Infrarot- und Submillimetergebiet.

erreic h t die Durc hlässigk eit des ISM wieder die W erte im optisc hen Bereic h. Ne-

b en den diskreten Quellen gibt es den b ereits erw ähn ten di�usen Hin tergrund, der

im harten Rön tgen b ereic h ( > 0 : 3 k e V) isotrop ist und teilw eise durc h thermisc he

Emission dünnen in tergalaktisc hen Gases mit T emp eraturen v on 10

7

K, teilw eise

durc h in v erse Compton-Streuung v on Photonen der Hin tergrundstrahlung an re-

lativistisc hen Elektronen zustande k omm t. Für Energien un terhalb v on 1 k e V ist

die Rön tgenhin tergrundstrahlung nic h t mehr isotrop, sondern nimm t zum galak-

tisc hen Ä quator hin ab. Hier ist dünnes galaktisc hes Gas mit T emp eraturen v on

10

6

K und einer Elektronendic h te v on � 4 � 10

� 3

cm

� 3

v eran t w ortlic h.

Die Gammastrahlung hat eb enfalls, neb en diskreten K omp onen ten (SNRs,

Pulsare, Quasare, aktiv e Galaxien) eine di�use K omp onen te, die ab er stark zur

galaktisc hen Eb ene hin k onzen triert ist. Hier wird v erm utet, daÿ die Strahlung

durc h W ec hselwirkung der k osmisc hen Strahlung mit der in terstellaren Materie

und dem nac hfolgenden Zerfall v on �

0

Mesonen erzeugt wird.
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Abbildung 4.10: Energiedic h te des in terstellaren Strahlungsfeldes in der Sonnen-

umgebung im Bereic h v on 910Å (Lyman-Kan te) bis 5 � m .

2.7 K Hin tergrundstrahlung

Im Jahre 1965 fanden Arno P enzias und Bob Wilson mit einem Bell Labs T elesk op

eine isotrop e Strahlung im Millimeterb ereic h. Diese Strahlung en tspric h t sehr

genau einem Sc h w arzk örp er mit einer T emp eratur v on 2.725 � 0.020 K und hat

ein Maxim um b ei et w a 3 mm. Es gibt eine sc h w ac he Fluktuation v on et w a 18 � K,

die w ahrsc heinlic h auf primordiale Fluktuationen b eim Urknall zurüc kzuführen

ist.

K osmisc he T eilc henstrahlung

Die relativ e Häu�gk eiten der Elemen te in der T eilc henstrahlung ist im w esen tli-

c hen ähnlic h der in Sternatmosphären. Die häu�gsten P artik el sind Elektronen,

Protonen und Heliumk erne. Die kinetisc hen Energien reic hen bis hinauf nac h

10

20

e V. Das Energiesp ektrum läÿt sic h meist rec h t gut durc h ein P otenzsp ek-

trum darstellen der F orm

N ( E ) dE = K E

� 


dE (4.38)

w ob ei man für Elektronen 
 = 2 : 5 �ndet, für Nukleonen bis hinauf zu 10

15

e V

auc h, darüb erhinaus wird das Sp ektrum jedo c h steiler, 
 = 3 : 2 . Die geladenen

T eilc hen der k osmisc hen Strahlung un terliegen dem Ein�uÿ des Magnetfeldes. Sie

gyrieren mit einem Radius

r

B

�

mc

2

Z eB

(4.39)
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Abbildung 4.11: Extinktion des in terstellaren Mediums. Die Reic h w eiten sind für

eine mittlere T eilc hendic h te v on 1 cm

� 3

gerec hnet. Da die Materie in W olk en

k onzen triert ist, k ann man in einigen Sic h tlinien sic herlic h w eiter sehen.

um die Magnetfeldlinien. Für Energien v on 10

10

e V und ein mittleres Magnetfeld

v on 6 � G folgt ein Radius v on r

B

= 5 � 10

10

m � 0 : 4 A U. Bis zu hohen Energien

hinauf k önnen T eilc hen deshalb in der Galaxis festgehalten w erden. Erst für sehr

hohe Energien v on > 10

18

e V reic h t das galaktisc he Magnetfeld nic h t mehr aus, sie

hab en w ahrsc heinlic h extragalaktisc hen Ursprung in aktiv en galaktisc hen Kernen

(A GNs). Die niederenergetisc hen T eilc hen w erden v ornehmlic h v on Sc ho c kw ellen

in SNRs erzeugt.

Für die niederenergetisc hen T eilc hen gibt es auc h ein Problem, und das ist der

Sonnen wind und die damit assoziierten Magnetfelder. Sie v erhindern, daÿ T eil-

c hen mit w eniger als 1 Ge V in das Sonnensystem eindringen k önnen. Üb er das

Sp ektrum niederenergetisc her T eilc hen ist deshalb w enig b ek ann t. Die Wic h tig-

k eit der k osmisc hen Strahlung liegt darin, daÿ sie auc h in Dunk elw olk en, die v oll-

ständig gegen ionisierte Strahlung abgesc hirm t sind, immer no c h eine sc h w ac he

Ionisation ( 10

� 7

) erzeugen. Dies ist eminen t wic h tig für die Chemie in terstellarer

W olk en und auc h für die En tsteh ung v on Sternen (am bip olare Di�usion).
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Abbildung 4.12: K osmisc he Hin tergrundstrahlung, Rohdaten (mit Dip ol aufgrund

v on Bew egung der Galaxis relativ zum Ruhesystem der Hin tergrundstrahlung,

ob en), Dip ol abgezogen (mit galaktisc her Sc heib e, Mitte) und mit Galaxie abge-

zogen (un ten).
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Abbildung 4.13: Energiesp ektrum v on Protonen, Heliumk ernen und Elektronen.

Der gestric helte V erlauf ist der für den Ein�uÿ des Sonnewindes k orrigierte.

4.2.3 Energiedic h ten im ISM

Man �ndet die folgenden Energiedic h ten. In teressan t dab ei ist, daÿ die Energie-

dic h ten v on Sternstrahlung, k osmisc her Hin tergrundstrahlung, k osmisc her T eil-

c henstrahlung und mittlerem Magnetfeld in et w a v ergleic h bar sind.

K omp onen te U [J m

� 3

]

Sternstrahlung 5 � 10

� 14

Di�use Rön tgenstrahlung 4 � 10

� 19

Di�use Gammastrahlung � 10

� 19

2.7 K Hin tergrundstrahlung 4 � 10

� 14

K osmisc he T eilc henstrahlung 1 � 10

� 13

Mittleres Magnetfeld 1 � 10

� 13
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4.2.4 Linienstrahlung

Hier sind im w esen tlic hen fünf Mec hanismen zu un tersc heiden, w ob ei die letzten

b eiden n ur b ei Molekülen auftreten k önnen:

� Rek om binationsüb ergänge,

� Hyp erfein üb ergänge,

� elektronisc he Üb ergänge,

� Vibrationsüb ergänge,

� Rotationsüb ergänge.

Rek om binationsüb ergänge

Rek om bination ist ein V organg, der in H i i Regionen statt�ndet, hier v erbinden

sic h ein freies Elektron und ein freies Proton zu einem gebundenen W assersto�a-

tom (es gibt auc h Rek om binationsüb ergänge v on anderen Elemen ten, v or allem

He und C, ab er die sollen v orerst nic h t in teressieren). Das Resultat ist ein W asser-

sto�atom in einem ho c hangeregten Zustand, das dann durc h Kask aden üb ergänge

(am w ahrsc heinlic hsten sind � n = 1 o der � Üb ergänge) in den Grundzustand

zurüc kfällt. Die b ei dieser Kask ade ausgesandten Linien heiÿen Rek om binations-

linien. Die Üb ergänge nahe am Grundzustand sind im optisc hen Bereic h (die H �

Linie, die ein Grund dafür ist, daÿ man üb erhaupt H i i Regionen sieh t), ab er da

die Rek om bination oft in sehr hohen Niv eaus landet ( n = 200 o der so), gibt es

auc h viele Rek om binationslinien im Radiob ereic h. Da man im Radiob ereic h eine

b essere Gesc h windigk eitsau�ösung hat als im optisc hen und auc h k eine Extink-

tion, sind diese Linien sehr gut dazu geeignet, die Struktur und Kinematik v on

H i i Regionen zu un tersuc hen.

Hyp erfeinstrukturüb ergänge

Für W assersto�atome im elektronisc hen Grundzustand gibt es eine Hyp erfein-

strukturaufspaltung, die auf die Spin-Spin W ec hselwirkung v on Elektron und

Proton zurüc kzuführen ist. Je nac hdem, ob die Spins parallel o der an tiparallel

sind, ist die Energie et w as höher o der niedriger. Zwisc hen diesen b eiden Zustän-

den gibt es einen Üb ergang, der als Spin-Flip Üb ergang b ezeic hnet wird. Dieser

Üb ergang liegt b ei 21 cm o der 1.4 GHz, ist ein magnetisc her Dip olüb ergang, und

hat deshalb eine sehr kleine Üb ergangsw ahrsc heinlic hk eit A = 2 : 87 � 10

� 15

, w as

auf eine mittlere Leb ensdauer v on 10

7

Jahre führt. Nur w eil es sehr viel ato-

maren W assersto� gibt, ist diese Linie üb erhaupt b eobac h tbar. In dieser Linie

b eobac h tet man atomaren W assersto�, Gebiete geringer Dic h te und T emp eratur
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( n � 1 cm

� 3

, T � 80 K) und das Studium dieses Gases hat viel zur Kenn t-

nis der Struktur der Milc hstraÿe b eigetragen. Man nimm t an, daÿ et w a 95% der

Gesam tmasse des in terstellaren Mediums in dieser neutralen Phase sind.

Eine w eitere Eigensc haft der Linie ist, daÿ man mit Hilfe des Zeeman-E�ekts

das Magnetfeld messen k ann, und zw ar die K omp onen te parallel zur Sic h tline, an-

hand der Di�erenz v on rec h tszirkular- und linkszirkular p olarisierten Linien. Die

F requenzv ersc hiebung zwisc hen den b eiden Signalen b eträgt b ei einem Magnet-

feld v on 1 � G n ur 2.8 Hz o der 0.6 m s

� 1

, w as rec h t w enig ist, w enn man mit

t ypisc hen Linien breiten v on 10 km s

� 1

v ergleic h t. Denno c h ist es möglic h, durc h

eine di�eren tielle Meÿtec hnik Magnetfeldstärk en v on einigen � G zu messen.

Abbildung 4.14: Stok es I und V Sp ektren v on W assermasern (H i sieh t ähnlic h

aus). Die Detektion des V-Sp ektrums zeigt die Existenz eines Magnetfelds an.

Am b esten funktioniert diese Metho de b ei Absorptionslinien gegen Punkt-

quellen, w eil zum einen dort die Linien breiten kleiner sind, zum anderen einige

andere F ehlerquellen ausgesc haltet w erden: Hörner un tersc hiedlic her P olarisation

v on Radiotelesk op en sc hauen nic h t exakt auf die gleic he Stelle am Himmel (b eam

squin t), gibt es zwisc hen den b eiden P ositionen einen Gesc h windigk eitsgradien ten,

wird das eine Gesc h windigk eitsv ersc hiebung der b eiden Signale zur F olge hab e,

w as dann fälsc hlic herw eise als Zeeman-Signal in terpretiert w erden k ann. Das ist

b ei Emissionsmessungen gefährlic h, w eil die Emission ausgedehn t ist, b ei Absorp-

tionsmessungen gegen eine Punktquelle wird die b eobac h tete P osition nic h t durc h

die Blic kric h tung, sondern durc h die P osition der Hin tergrundquelle gegeb en und

b eam squin t E�ekte sind ungefährlic h.

Beobac h tungen der Milc hstraÿe ergeb en als F unktion der Galaktisc hen Länge

l eine Dopp elw elle, die die T eilnahme des Gases an der galaktisc hen Rotation

wiederspiegelt. Die 21 cm Strahlung ist stark zur Eb ene hin k onzen triert, es gibt

ab er eine zw eite, sc h w äc here K omp onen te mit Sk alenhöhen v on 500 p c . V on

Beobac h tungen anderer Galaxien w eiÿ man, daÿ die Sc heib e in H i w esen tlic h

w eiter (bis zu dopp elt so w eit) nac h auÿen reic h t als die optisc he Sc heib e.
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Elektronisc he Üb ergänge

Elektronisc he Üb ergänge hab en Anregungen im 1 e V Bereic h und w erden des-

halb n ur b ei T emp eraturen v on 10 000 K angeregt. Das sind T emp eraturen, die

im In terstellaren Medium n ur in ionisierter Materie v ork ommen. Elektronisc he

Üb ergänge in Emission v on A tomen und Ionen w erden deshalb im w esen tlic hen

in H i i Regionen, Planetarisc hen Neb eln, SNRs etc. b eobac h tet. Diese Üb ergän-

ge liegen im optisc hen o der im UV Bereic h. Die Absorptionslinien sind b ereits

b espro c hen w orden.

Vibrationsüb ergänge

Vibrationsüb ergänge v on Molekülen k önnen v on kleineren T emp eraturen ange-

regt w erden (ein paar Hundert bis T ausend K), w erden ab er, da solc he T emp era-

turen rar sind, auc h meist in Absorption b eobac h tet. Ein Problem dab ei ist, daÿ

die meisten Üb ergänge im Infraroten statt�nden, w as v on der Erdob er�äc he aus

sc hlec h t b eobac h tbar ist.

Rotationsüb ergänge

Rotationsüb ergänge k önnen sc hon b ei sehr kleinen T emp eraturen (10 K) angeregt

w erden und sind deshalb gute Indik atoren für das k alte in terstellare Gas. Durc h

die Messung mehrerer Üb ergänge eines Moleküls k ann man Aussagen üb er Dic h-

te und T emp eraturen mac hen. Leider hat das häu�gste Molekül, H

2

, k ein p er-

manen tes Dip olmomen t und deshalb auc h k eine Rotationsüb ergänge. Man ist

deshalb auf die Messung des näc hsthäu�geren Moleküls, K ohlenmono xid (CO)

angewiesen. Dieses Molekül ist nic h t n ur häu�g, sondern auc h stabil und sc hon

b ei niedrigen Dic h ten ( 10

3

cm

� 3

) anzuregen. Diese Messungen �nden meist im

Millimeterb ereic h statt, der Grundzustandsüb ergang des CO Moleküls J = 1 � 0

liegt b ei 2.6 mm o der 115 GHz. Es gibt auc h andere Moleküle, die wic h tig sind:

Blausäure (HCN) ist ein Indik ator für dic h tes Gas, eb enso Ammoniak ( NH

3

),

das auc h sehr gut zur T emp eraturmessung b en utzt w erden k ann. In Regionen, in

denen massiv e Sterne en tstehen, �ndet man auc h sehr k omplexe organisc he Mo-

leküle wie H

2

CO (F ormaldeh yd), CH

3

OH (Methanol), C

2

H

5

OH (Ethanol) o der

HCOOCH

3

(Meth ylformat). Im Gegensatz zum atomaren W assersto� ist mo-

lekulares Gas viel ungleic hmäÿiger v erteilt, es gibt k eine di�use K omp onen te,

sondern n ur Molekülw olk en. In W olk en, in denen das Gas molekular ist, gibt es

k einen atomaren W assersto� mehr. Die CO W olk en sind v orzugsw eise innerhalb

des Sonnenradius anzutre�en und sind no c h dic h ter zur Eb ene hin k onzen triert

als atomarer W assersto�.
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4.2.5 Phasen des ISM

Mittlerw eile w eiÿ man, daÿ das in terstellare Medium groÿräumig in mehreren

Phasen auftritt:

Name T emp eratur Dic h te Füllfaktor

[K] [cm

� 3

]

Hot Ionized Medium (HIM) 1 000 000 0.003 0.6

W arm Ionized Medium (WIM) 8 000 0.3 0.23

W arm Neutral Medium (WNM) 8 000 0.4 0.15

Cold Neutral Medium (CNM) 80 100 0.025

Das WIM und WNM hab en dab ei gleic he Dic h ten und T emp eraturen und

un tersc heiden sic h n ur durc h den Ionisationsgrad. W as ist der Grund für die

Phasen? Man stellt fest, daÿ ic h alle drei Phasen in et w a im Druc kgleic hgewic h t

b e�nden (Dic h te � T emp eratur). Um die Phasen zu v erstehen, m uÿ man sic h

die Heiz- und Kühlprozesse im Medium ansehen. Heizung im generellen Medium

�ndet durc h k osmisc he Strahlen statt, die A tome o der Moleküle ionisieren. Die

dab ei freiw erdenden Sekundärelektronen heizen das Medium auf. Darüb erhinaus

gibt es no c h Heizung durc h Photo elektronen v on Staubk örnern in Regionen mit

UV Strahlung, und durc h Dissipation v on magnetisc hen W ellen. Die Heizprozesse

sind also ziemlic h unabhängig v om Zustand des Mediums.

Das ist nic h t der F all für die Kühlprozesse. Die gehen so v or sic h, daÿ A tome

o der Moleküle durc h Stöÿe angeregt w erden, d.h. thermisc he Energie geh t in in-

terne Energie der T eilc hen üb er, und sic h dann durc h Strahlung abregen, d.h. die

thermisc he Energie v erläÿt in F orm eines Photons die W olk e. Ob ein T eilc hen zur

Kühlung b eitragen k ann, hängt da v on ab, ob die thermisc hen Energien ausrei-

c hen in terne Energiezustände anzuregen, auÿerdem v om Dip olmomen t. Da A to-

me ziemlic h hohe Anregungsenergien hab en, sind sie für niedrige T emp eraturen

sc hlec h te Kühler, im Gegensatz zu Molekülen, die üb er ihre Rotationsüb ergänge

sehr tief herun terkühlen k önnen. In dic h ten W olk en k ann die Gasenergie auc h

durc h Stöÿe an den Staub üb ertragen w erden, der die Energie eb enfalls durc h

Strahlung los wird.

W enn man die Bilanzgleic h ung v on Heiz- und Kühlprozessen hinsc hreibt, �n-

det man zw ei stabile stationäre Lösungen, die der k alten (molekularen) und w ar-

men (atomaren) Phase en tsprec hen. Das WNM k ann im w esen tlic hen n ur in der

Linie des atomaren W assersto�s (Spin-�ip Linie b ei 21 cm) b eobac h tet w erden,

w ar also v or der Radioastronomie gar nic h t b ek ann t. Im CNM gibt es no c h dic h-

tere, k ältere K ondensationen, die Molekülw olk en, in denen Sterne en tstehen.

Die dritte Phase, das HIM, wird durc h durc h Sup erno v a-Explosionen und

stellare Winde v on OB-Sternen erzeugt, hier spielt also eine w eitere Heizquelle

eine Rolle.
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4.3 In terstellare W olk en

Neb en der di�usen K omp onen te des ISM treten auc h diskrete K ondensationen

un tersc hiedlic her Morphologie und Ph ysik auf, die wir uns jetzt ansehen w ollen.

Dab ei w erden Planetarisc he Neb el und Sup erno v aüb erreste als Sondersta-

dien der Sternen t wic klung nic h t b erüc ksic h tigt. Sie spielen jedo c h eine wic h tige

Rolle im in terstellaren Medium, w eil durc h sie eine Anreic herung mit sc h w eren

Elemen ten statt�ndet, so w ohl in der Gasphase als auc h im Staub.

4.3.1 T erminologie

Im Jahre 1784 v erzeic hnete Charles Messier die hellsten �Neb el� in einem Ka-

talog. Er w ar daran in teressiert, K ometen zu �nden, und fand es lästig, daÿ man

immer wieder v on di�usen Ob jekten in die Irre geführt wurde, deshalb hat er sie

k atalogisiert. Er w ar nic h t an den Ob jekten selbst in teressiert und hätte mit den

damaligen Metho den auc h k eine Klassi�zierung tre�en k önnen, seine Liste en thält

ein bun tes Sammelsurium v on Sternhaufen üb er Planetarisc he Neb el, Sup erno-

v aüb erresten und Planetarisc hen Neb eln bis hin zu Galaxien. Die Namen der

Ob jekte w erden mit M. . . b ezeic hnet, M42 z.B. ist der Orionneb el, M31 die An-

dromedagalaxie. Zwisc hen 1888 und 1908 stellte J. Drey er dem umfangreic heren

New General Catalogue zusammen ( NGC. . . ), der später in zw ei Indexk a-

talogen fortgesetzt wurde ( IC. . . ). Es gibt auÿerdem no c h Kataloge v on Lynds

(L. . . ) , Barnard (B. . . ) , Sharpless (S. . . ) und anderen. Oft hat das gleic he

Ob jekt mehrere Namen, w as oft zu V erwirrung führt. In neuerer Zeit w erden

Ob jekte oft mit den K o ordinaten genann t (G10.47+0.03 b ei galaktisc her Länge

10.47 und galaktisc her Breite +0.03, IRAS19410+2336 als v om Infrarotsatelliten

IRAS b eobac h tetes Ob jekt b ei K o ordinaten �

1950

= 19

h

41

m

; �

1950

= 24

�

36

0

).

4.3.2 Re�exionsneb el

Re�exionsneb el treten in der Nähe v on Sternen später als B1 auf, hat der Stern

einen T yp früher als B0, handelt es sic h um einen Emissionsneb el (Hubble'sc he

Regel). Bei Re�exionsneb eln �ndet man, daÿ das Lic h t tatsäc hlic h n ur gestreutes

Sternlic h t ist, w ob ei w egen der Abhängigk eit der Streuung v on der W ellenlänge

(Ra yleigh-Streuung / �

� 4

) das Streulic h t blauer ersc hein t als das Sternlic h t. Da

die Struktur der Neb el n ur sehr w enig v om Sternlic h t b ein�uÿt wird, bilden sie

k eine eigene morphologisc he Klasse.

4.3.3 Emissionsneb el (H i i Regionen)

Hier handelt es sic h um Neb el, die sic h um Sterne früher als B0.5 b e�nden. Hier

ist der UV Fluÿ der Sterne (mit einer T emp eratur gröÿer als 30 000 K) groÿ gen ug,

um das Gas zu ionisieren. Empirisc h �ndet man, daÿ die Gröÿe v on H i i Regionen
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mit der Helligk eit des anregenden Sterns v erkn üpft ist, ein Resultat, daÿ man

auc h theoretisc h v erstehen k ann (Strömgren-Radius).

Optisc hes Ersc hein ungsbild

Im optisc hen hab en H i i Regionen ein rötlic hes Ersc hein ungsbild, w eil sie im w e-

sen tlic hen in der Balmer � Rek om binationslinie des W assersto�s abstrahlen, es

gibt ab er auc h Rek om binationslinien anderer Elemen te, auÿerdem Fluoreszenz-

linien und stoÿangeregte Linien .

Neb en den normalen Linien gibt es no c h Resonanz-Fluoreszenzlinien , b ei

denen die Energie einer Emissionslinie zufällig gleic h der Anregungsenergie eines

anderen Zustands ist, z.B. He

+

b ei 303.780 Å k ann den 3d

3

P

2

0

T erm v on O

++

anregen, dessen Energiedi�erenz gegen den Grundzustand einer Energiedi�erenz

v on 303.799 Å en tspric h t. Diese angeregten Zustände k önnen dann nac h un ten

k ask adieren und dab ei mehrere Fluoreszenzphotonen b ei gröÿerer W ellenlänge

aussenden. Diese Art v on Üb ergängen �ndet man v or allem b ei sehr heiÿen Ne-

b eln, z.B. planetarisc hen Neb eln.

Abbildung 4.15: T ermsc hema für Resonanz-Fluoreszenzlinie.

Mit zu den stärksten Linien gehören die v erb otenen Linien , also Linien

kleiner Üb ergangsw ahrsc heinlic hk eit, die durc h Stoÿanregung mit Elektronen an-

geregt w erden. Diese Linien �ndet man im sic h tbaren Bereic h, ab er auc h im

Infraroten. Die Üb ergänge hab en, wie gesagt, eine kleine Strahlungüb ergangs-

w ahrsc heinlic hk eit in einen niedrig liegenden Zustand, die Ausgangsniv eaus dieser

Üb ergänge heiÿen deshalb metastabil . W enn ein A tom durc h einen Elektronen-

stoÿ in ein solc hes metastabiles Niv eau angeregt w orden ist (Strahlungsanregung
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geh t nic h t, w egen der kleinen Üb ergangsw ahrsc heinlic hk eit), wird es im Lab or mit

hoher W ahrsc heinlic hk eit durc h einen w eiteren Stoÿ wieder in den Grundzustand

b efördert. Im in terstellaren Medium ist die Dic h te jedo c h so klein, daÿ Stöÿe sehr

un w ahrsc heinlic h sind und das Niv eau, trotz der kleinen Üb ergangsw ahrsc hein-

lic hk eit, die Chance hat, radiativ zu zerfallen. Gleic hzeitig sind die Regionen so

groÿ, daÿ die Säulendic h te ausreic h t, um b eobac h tbare Strahlungsin tensitäten zu

erzeugen. In F rage k ommen natürlic h n ur Niv eaus, die relativ dic h t am Grund-

zustand liegen, also mit den kinetisc hen T emp eraturen dieser Regionen angeregt

w erden k önnen.

W assersto� b esitzt k eine metastabilen Niv eaus, ab er einige andere Elemen te,

wie einfac h ionisierter Sauersto�, Stic ksto�, Sc h w efel, o der dopp elt ionisierter

Sauersto� o der Neon hab en solc he Niv eaus. Ein Beispiel sind die grünen Linien

b ei 4959 Å und 5007 Å, die in hellen Neb eln, insb esondere planetarisc hen Neb eln

gefunden wurden. Anfänglic h k onn ten sie k einem b ek ann ten Elemen t zugeordnet

w erden und als Ursprung wurde das neue Elemen t �Nebulium� v erm utet � in

Analogie zu Helium, das auc h erst in der Sonne gefunden wurde. Später stellte

sic h ab er heraus, daÿ es sic h um v erb otene Linien v on O

++

handelt.

Neb en dieser Linienemission gibt es im optisc hen auc h ein sc h w ac hes K on ti-

n uum, w as auf Streuung des Sternlic h ts an Staubteilc hen in der Region zurüc k-

zuführen ist.

Die Gesam tleuc h tkraft v on H i i Regionen wie dem Orionneb el, Rosetteneb el

etc. in der H � Linie b eträgt et w a 10

30

W o der 2500 L

�

! Die Gesam tleuc h tkraft

eines B0 Sterns b eträgt et w a 5 � 10

4

L

�

, so daÿ et w a 5% des Gesam t�usses in

einer einzigen Sp ektrallinie umgesetzt wird � no c h w eitaus mehr, w enn man alle

Linien b erüc ksic h tigt.

Radiostrahlung

Im Radiob ereic h �ndet man ein frei-frei Sp ektrum wieder, hier ist also K on ti-

n uumstrahlung dominan t, ob w ohl es auc h Radiorek om binationslinien gibt. Man

�ndet aus dem optisc h dic k en T eil des Sp ektrums (Ra yleigh-Jeans T eil des Sp ek-

trums) T emp eraturen um 10 000 K für alle H i i Gebiete. Viele H i i Regionen sind

n ur aus Radiostudien b ek ann t, w eil die optisc he Strahlung durc h Extinktion abge-

blo c kt wird. Radialgesc h windigk eiten aus Beobac h tungen v on Radiorek om binati-

onslinien spielten eine groÿe Rolle in der Bestimm ung der Struktur der Spiralarme

der Galaxis.

Struktur

Man �ndet so w ohl aus optisc hen als auc h aus Radiob eobac h tungen, daÿ H i i Re-

gionen viel Struktur b esitzen, das gilt so w ohl für die räumlic he als auc h für die

Gesc h windigk eitstruktur. Es gibt oft mehrere Bew egungsfron ten, die sic h üb erla-

gern, und die dann zu sehr k omplexen Gesc h windigk eitsfeldern führen. Die räum-



4.3. INTERSTELLARE W OLKEN 83

lic he Struktur im Radiob ereic h ist viel homogener als die Struktur im optisc hen,

w as darauf hindeutet, daÿ Absorption durc h Staub am Rand und innerhalb der

H i i Region das optisc he Bild v erfälsc h t � allerdings gibt es für viele Strukturen im

optisc hen auc h ein Ä quiv alen t im Radiob ereic h. Durc hmesser v on H i i Regionen

k önnen 10-50 p c b etragen.

Abbildung 4.16: M42 in H � .

4.3.4 K ompakte und ultrak ompakte H i i Regionen

Es gibt allerdings auc h Ausnahmen v on der Regel, daÿ es eine K orrelation zwi-

sc hen Gröÿe der H i i -Region und Helligk eit des anregenden Sterns gibt. Im Radio-

b ereic h �ndet man, manc hmal assoziiert mit ausgedehn ten H i i Regionen, manc h-

mal v öllig isoliert, sogenann te k ompakte o der sogar ultrak ompakte H i i Re-

gionen, die Durc hmesser v on n ur 0.1-1 p c (k ompakte) bis zu 1000 A U (ultrak om-

pakte) hab en. Diese Gebiete sind meist mit molekularem Gas assoziiert, meist in

es eingeb ettet, und hab en ein ziemlic h hohes Emissionsmaÿ (d.h. hohe Dic h ten)

und hohe Extinktion, so daÿ sie im optisc hen im allgemeinen gar nic h t zu sehen

sind. In ihrer Nähe �ndet man oft �hot cores�, Gebiete, in denen massiv e Sterne

gerade en tstehen. Die In terpretation ist, daÿ diese H i i Regionen no c h sehr jung

sind, und sic h no c h in der Expansionsphase b e�nden.
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Abbildung 4.17: M42 in N i i .

Abbildung 4.18: M42 in 21 cm Radiok on tin uum.
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Abbildung 4.19: M42 in H � (F alsc hfarb en) und 21 cm K on tin uum (K on touren).

4.3.5 Molekülw olk en

W enn das di�use neutrale in terstellare Gas eine Dic h te v on et w a 100 T eilc hen

cm

� 3

hat, k önnen sic h Moleküle, insb esondere H

2

bilden. Molekularer W asser-

sto� en tsteh t durc h Katalyse auf Staub ob er�äc hen, und neb en der Dic h te gilt

die Randb edingung, daÿ die Säulendic h te so groÿ sein m uÿ, daÿ das in terstellare

UV F eld, das die Moleküle wieder dissoziieren würde, abgesc hirm t wird. W enn

erst einmal molekularer W assersto� existiert, k önnen auc h (mittels Ionenc hemie)

andere Moleküle wie z.B. CO en tstehen. Die Moleküle sind ein so e�ektiv er Kühl-

mec hanism us, daÿ die T emp eratur in Dunk elw olk en bis auf 10 K absink en k ann.

Molekülw olk en w erden en t w eder anhand ihrer Molekülemission (v or allem CO,

ab er auc h andere Moleküle wie NH

3

o der HCN), o der, im K on tin uum aufgrund

ihrer Staub emission b eobac h tet. Anhand der Molekülemission k ann man T emp e-

raturen und Dic h ten des Mediums b estimmen, und �ndet, daÿ sic h in den Mole-

külw olk en dic h te Kerne b e�nden, mit Dic h ten bis zu 10

6

cm

� 3

, die ab er denno c h

k alt sind � die Energie, die b eim adiabatisc hen k omprimieren in kinetisc he Energie

umgew andelt wurde, wird durc h Kühlung abgegeb en. Deshalb k ann sic h, un ter

b estimm ten Bedingungen, die W olk e w eiter zusammenziehen und sc hlieÿlic h einen

Stern bilden. Man un tersc heidet zw ei grob e T yp en v on Molekülw olk en: Gian t

Molecular Clouds und Dunk elw olk en , in ersteren en tstehen massiv e Sterne

(OB Assoziationen), in letzteren v or allem Sterne kleiner Masse. Molekülw olk en
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sind sehr stark strukturiert, es gibt Dic h tek ondensationen und Un terk ondensatio-

nen. Man v erm utet, daÿ Molekülw olk en eine fraktale, v on T urbulenz dominierte

Struktur hab en. Viele dieser Un tereinheiten hab en eigene Namen, die leider ab er

nic h t k onsisten t sind: so sind in einigen Publik ationen Klump en (clumps) Un ter-

einheiten v on Kernen (cores), w ährend in anderen Publik ationen Kerne Un terein-

heiten v on Klump en sind. Die Üb ergänge sind �ieÿend, denno c h mac h t es Sinn,

die ph ysik alisc hen Eigensc haften zusammenzutragen. Molekülw olk en sind no c h

stärk er als H i W olk en auf die Sc heib e der Galaxis k onzen triert: die Sk alenhöhe

b eträgt n ur � 50 p c. Auÿerdem sind sie in den inneren Regionen der Galaxis

k onzen triert, zwisc hen 3 und 7 kp c. Bei 4 kp c gibt es eine K onzen tration v on

Molekülw olk en, den molekularen Ring , der mit dem Balk en im Zen tralgebiet

der Galaxis zusammenhängt. Die Gesam tmasse v on Molekülw olk en b eträgt et w a

2 � 10

9

M

�

(v erglic hen mit der Gesam tmasse der Sc heib ensterne v on 6 � 10

10

M

�

ist das nic h t viel), und ist im w esen tlic hen in et w a 4000 Molekülw olk en v on

jew eils et w a 4 � 10

5

M

�

v erteilt. Innerhalb des Sonnenradius b e�nden sic h et w a

90% des molekularen, ab er n ur 30% des atomaren W assersto�s.

4.3.6 Galaktisc hes Zen trum

Im Galaktisc hen Zen trumsgebiet sehen Molekülw olk en anders aus als in der Sc hei-

b e. Innerhalb v on et w a 500 p c sind die Molekülw olk en dic h ter ( n (H

2

) � 10

4

cm

� 3

),

w ärmer (30�50 K) und turbulen ter (Linien breiten v on 20�50 km s

� 1

) als w eiter

auÿen in der Galaxis. Die Ursac hen für das turbulen te, w arme Gas sind w ahr-

sc heinlic h Gezeitenkräfte und W ec hselwirkungen mit dem nic h taxialsymmetri-

sc hen Balk enp oten tial, es k omm t dann zum Kreuzen v on Orbits, K ollisionen v on

Molekülw olk en und damit Sc ho c ks, w as auc h zu V erdic h tungen führt. Sternen t-

steh ung m uÿ in diesen W olk en auc h anders ablaufen, und tatsäc hlic h �ndet man

im Inneren der Galaxis mehr massiv e Sterne als auÿen.

In der unmittelbaren Nähe des galaktisc hen Zen trums ist die Kinematik no c h

k omplizierter. Bei 200 p c Abstand v om Zen trum existiert ein rotierender Ring

v on 30 p c Dic k e, der mit et w a 130�160 km s

� 1

expandiert. Ganz im Zen trum

sc hein t sic h ein sc h w arzes Lo c h der Masse 2 : 6 � 10

6

M

�

zu b e�nden, das als

Radiopunktquelle SgrA

�

zu sehen ist.

R < 500 p c Sc heib e

M

�

[ M

�

] 6 � 10

9

7 � 10

10

M

HI

[ M

�

] 2 � 10

6

� 10

9

M

H

2

[ M

�

] 8 � 10

7

� 10

9

N (H

2

) = N ( H i ) 20 0.5

n

H

[cm

� 3

] 100 1. . . 2

� [ M

�

p c

� 1

] 100 5
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Ph ysik alisc he Eigensc haften in terstellarer W olk en

Gian t Molecular Cloud Dark Cloud

W olk enk omplex

Gröÿe [p c] 20 � 60 6�20

Dic h te [cm

� 3

] 100�300 100�1000

Masse ( M

�

) 8 � 10

4

� 2 � 10

6

10

3

� 10

4

Linien breite ( km s

� 1

) 6�15 1�3

T emp eratur (K) 7�15 � 10

Beispiele W51, W3, M17 T aurus, P erseus, � Oph

W olk e

Gröÿe [p c] 3 � 20 0.2�4

Dic h te [cm

� 3

] 10

3

� 10

4

10

2

� 10

4

Masse ( M

�

) 10

3

� 10

4

5�500

Linien breite ( km s

� 1

) 4�12 0.5�1.5

T emp eratur (K) 15�40 � 8 � 15

Beispiele Orion OMC1, W33, W3A B227, HCL2, B5, L1495

W olk enk ern

Gröÿe [p c] 0.5 � 3 0.1�0.4

Dic h te [cm

� 3

] 10

4

� 10

6

10

4

� 10

5

Masse ( M

�

) 10 � 10

3

0.3�10

Linien breite ( km s

� 1

) 1� 3 0.2�0.4

T emp eratur (K) 30�100 � 10

Beispiele Orion (ridge) TMC1, TMC2, B1

Heiÿe Kerne

Gröÿe [p c] < 0 : 5

Dic h te [cm

� 3

] > 10

6

Masse ( M

�

) 30 � 10

3

Linien breite ( km s

� 1

) 4� 15

T emp eratur (K) 30�200

Beispiele Orion (hot core), W3(OH)
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4.3.7 Sternen tsteh ung

Molekülw olk en sind also dic h te, k alte K ondensationen, die v on w eniger dic h ten

und w ärmeren atomaren Gas umgeb en sind. Beobac h tungen zeigen, daÿ diese

W olk en stark strukturiert sind, es gibt Struktur auf allen Sk alen und im mole-

kularen Gas mittlerer Dic h te sind K ondensationen hoher Dic h te eingeb ettet. Die

En tsteh ung dieser K ondensationen ist teilw eise auf Gra vitationskräfte der W ol-

k en selbst zurüc kzuführen, teilw eise allerdings w ohl auc h durc h Dic h tew ellen und

sonstige Störungen v on auÿen angestoÿen. Diese K ondensationen k önnen stabil

sein o der auc h nic h t. Sind sie es nic h t, w erden sie w eiter k ollabieren und einen

Stern bilden.

W elc he Kriterien gibt es für En tsteh ung v on Sternen? Man k ann eine ganz

grob e Absc hätzung mac hen, daÿ ein Stern en tsteh t, w enn die Gra viationsanzie-

h ung einer Gaskugel nic h t mehr durc h den thermisc hen Druc k im Inneren en tge-

gengewirkt w erden k ann, die Gaskugel wird dann instabil und k ollabiert. Diese

Üb erlegung wurde zuerst v on James Jeans angestellt. Man k ann das Ergebnis als

Jeans-Länge o der, für v orgegeb ene Dic h te, als Jeans-Masse ausdrüc k en, das

Ergebnis sei hier kurz angegeb en:

L

J

=

s

� c

2

s

4 G�

0

=

s

� k T

4 G�

0

�� m

H

=

7 : 922

��

s

T

n

H

(4.40)

M

J

=

 

� k T

4 G �� n

H

!

3 = 2

�

� 1 = 2

=

11 : 74

��

2

s

T

3

n

H

(4.41)

w ob ei c

s

die Sc hallgesc h windigk eit im Medium ist, �

0

die mittlere Dic h te, �� das

mittlere A tomgewic h t, m

H

die Masse eines H-A toms und n

H

= �

0

= �� m

H

die mitt-

lere T eilc hendic h te. Man �ndet für T eilc hendic h ten v on n

H

= 1000 und T emp e-

raturen v on 10 K eine Jeans-Länge v on 0.6 p c und eine Jeans-Masse v on 7 M

�

,

w as in der Gröÿenordn ung mit dem üb ereinstimm t, w as man b eobac h tet. In der

Realität m uÿ no c h b erüc ksic h tigt w erden, daÿ die W olk en auÿer durc h thermi-

sc hen Druc k auc h no c h durc h turbulen ten Druc k und Magnetfelder gegen K ollaps

stabilisiert w erden, w ährend Druc k v on auÿen zum K ollaps b eitragen k ann, man

sollte also die Jeans-Massen n ur als sehr grob e Absc hätzungen sehen. Auÿerdem

ist das K omzept einer mittleren Dic h te möglic herw eise gar nic h t sinn v oll, w enn

nämlic h das ISM wirklic h fraktal ist und groÿe Dic h tedi�erenzen b estehen.

Man �ndet, daÿ die Linien breiten immer sehr viel gröÿer sind als die ther-

misc hen Linien breiten, n ur in sehr dic h ten, sehr kleinen Dunk elw olk en k ann die
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thermisc he Linien breite erreic h t w erden. Es gibt also T urbulenz im in terstella-

ren Medium, und diese T urbulenz stabilisiert die W olk en gegen K ollaps � d.h. die

Sternen tsteh ungsrate und Sternen tsteh ungse�zienz wird reduziert. Man k ann zei-

gen, daÿ T urbulenz, die auf groÿen Sk alen injiziert wird, auf immer kleiner Sk alen

w eitergereic h t wird, und sc hlieÿlic h dissipativ v erloren geh t (Heizung des Gases,

und Kühlung durc h Strahlung). Es m uÿ also eine Quelle der T urbulenz geb en.

T atsäc hlic h �ndet man, daÿ neuen tstandene Sterne, gleic h w elc her Masse, bip o-

lare Aus�üsse hab en. Wie die Aus�üsse genau zustande k ommen, w eiÿ man

nic h t, ab er es ist klar, daÿ sie ein W eg sind, Drehimpuls loszu w erden.

Eine k ollabierende W olk e hat im allgemeinen einen Drehimpuls, der zu immer

sc hnellerer Rotation führt, je dic h ter die W olk e wird (Eisläufer-E�ekt). Dies führt

zunäc hst zu einer Abplattung der W olk e, es bildet sic h eine Akkretionssc heib e,

aus der dann der Protostern gefüttert wird. In der Akkretionssc heib e bilden sic h

Massek ondensationen, die sogenann ten Planeten. Denno c h m uÿ es einen W eg ge-

b en, den Drehimpuls loszu w erden, und das geh t üb er Aus�üsse, die sehr k ollimiert

senkrec h t zu den Sc heib en ausgestoÿen w erden, und zw ar meist nic h t k on tin uier-

lic h, sondern stoÿw eise (aufgrund v on Instabilitäten in der Sc heib e).

Die Aus�uÿgesc h windigk eiten k önnen mehrere 100 km s

� 1

b etragen. Sie sind

eine der Quellen für T urbulenz in Molekülw olk en. Gibt es viel Sternen tsteh ung,

also viele Aus�üsse, gibt es auc h viel T urbulenz, die die restlic he W olk e gegen K ol-

laps stabilisiert und damit die Sternen tsteh ungsrate herun tersetzt. W enn massiv e

Sterne en tstehen, w erden sie durc h UV Strahlung, Stern winde und letztendlic h

Sup erno v a Explosionen die Molekülw olk e, aus der sie geb oren w erden, zerstören.

Andererseits k önnen Sc ho c kfron ten, die v on SNRs o der Stern winden ausgehen,

auc h v orher stabile W olk en durc h K ompression instabil mac hen und damit Stern-

en tsteh ung anstoÿen. Sternen tsteh ung ist also ein zutiefst mit sic h selbst w ec hsel-

wirk ender und selbstregulierender Prozeÿ, der no c h immer nic h t gut v erstanden

ist.

Eine w eitere K omp onen te ist das Magnetfeld. Es wurde sc hon einmal erw ähn t,

daÿ auc h in dunk elsten Dunk elw olk en immer no c h k osmisc he Strahlung eindringt,

die dort für Heizung und einen niedrigen Ionisationsgrad sorgt. Die Ionen sind

ans Magnetfeld gek opp elt und, deshalb wird das Magnetfeld b ei einem Gra vita-

tionsk ollaps zusammengedrüc kt und übt eine stabilisierenden Druc k aus, der den

K ollaps zum Stillstand bringen k ann. W enn das Magnetfeld so stark ist, nenn t

man eine W olk e magnetisc h subkritisc h , ist es zu sc h w ac h, um den K ollaps auf-

zuhalten, heiÿt die W olk e magnetisc h sup erkritisc h . Ob W olk en magnetisc h

subkritisc h o der sup erkritisc h sind, ist no c h nic h t ganz klar, w eil Magnetfelder

sehr sc h w er zu messen sind. Ab er auc h magnetisc h subkritisc he W olk en k önnen

k ollabieren (n.b.: entlang der F eld linien k önnen sie mit jedem Magnetfeld k olla-

bieren, auc h das führt zu Sc heib en), w eil die Ionisationsrate so sc h w ac h ist und

neutrales und ionisiertes Gas en tk opp eln k önnen: das Magnetfeld ist dann im

Neutralgas nic h t fest v erank ert und die W olk e k ann w eiter k ollabieren, dieses

Phänomen heiÿt am bip olare Di�usion .
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4.3.8 Heiÿe Kerne

In Gebieten, in denen massiv e Sterne en tstehen (oft mit ultrak ompakten H i i Re-

gionen assoziiert), �ndet man oft dic h te, heiÿe molekulare K ondensationen, die

sogenann ten hot cores . Diese Kerne sind sehr leuc h tstark (Leuc h tkraft im Be-

reic h 10

4

� 10

5

L

�

), und hab en Dic h ten v on 10

7

cm

� 3

und T emp eraturen v on

150�250 K. Ein Charakteristikum dieser hot cores ist ein sehr reic hes molekula-

res Sp ektrum, b esonders im Millimeter- und Submillimeterb ereic h. Die gängige

V orstellung ist, daÿ in diesen hot cores ein Stern en tstanden ist, der ab er sei-

ne Leuc h tkraft en t w eder no c h aus thermisc her K on traktionsenergie b ezieh t, o der

jedenfalls no c h k eine UV Photonen erzeugt. Das reic h t aus, um das Gas und

die Staubk örner so w eit aufzuheizen, daÿ alle Staubmän tel v erdampfen, das Gas

also mit k omplexen organisc hen Molekülen, die auf der Staub ob er�äc he en tstan-

den sind, angereic hert wird, und viele Üb ergänge dieser Moleküle anzuregen. Der

Orion hot core ist ein Protot yp dieses T yps v on Ob jekten, ab er b ei w eitem nic h t

das massivste Beispiel. Die Leb ensdauer dieser Ob jekte k ann nic h t sehr groÿ sein,

denn w enn der Stern anfängt, UV Photonen zu pro duzieren, w erden alle Moleküle

in der dann en tstehenden ultrak ompakten H i i Region dissoziiert.

Abbildung 4.20: Liniendurc hm usterung v on Orion-KL im submm Bereic h. Die

meisten Linien stammen v on k omplexen organisc hen Molekülen.
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Maseremission

Man �ndet in einigen Regionen nic h tthermisc he Strahlung v on einigen Molekü-

len, insb esonder H

2

O , OH und CH

3

OH . Die Maser hab en (in W assermasern)

manc hmal Gesam tleuc h tkräfte v on einer Sonnenleuc h tkraft in einer einzigen Mo-

leküllinie. Der Anregungsmec hanism us dieser Maser ist un tersc hiedlic h, sie alle

ab er b enötigen sehr hohe Dic h ten und/o der hohe Infrarot-Strahlungsfelder. Sie

sind deshalb, unabhängig v on den Details ihrer Anregung, Indik atoren für sol-

c he extremen Bedingungen. Einige Maser k ommen aus Sternatmosphären, ab er

viele k ommen aus Sternen tsteh ungsgebieten, und ihre Existenz wird oft als Zei-

c hen für Sternen tsteh ung genommen. W egen der hohen Linien temp eratur (bis

einige 10

6

K) sind Maser sehr gut für ho c hau�ösende in terferometrisc he Studien

bis hin zu VLBI (mit Millib ogensekunden Au�ösung) geeignet, und man k ann

die Struktur v on z.B. Akkretionssc heib en mit ihnen studieren. W egen der hohen

räumlic hen Au�ösung k ann man auc h Eigen b ew egungsstudien mac hen, um z.B.

Rotation einer Sc heib e direkt zu sehen.

4.3.9 PDRs

Da Sterne aus Molekülw olk en heraus en tstehen, bilden sic h H i i Regionen in die-

sen Molekülw olk en. Am Üb ergang zwisc hen H i i Region und Molekülw olk e bildet

sic h dann eine Photonen Dominierte Region (PDR) , oft auc h Photo dis-

soziationsregion genann t, in der W assersto� nic h t mehr dissoziiert ist, andere

Moleküle ab er sc hon, so daÿ K ohlensto� z.B. meist in F orm v on C

+

, und nic h t

als CO v orliegt. In gewissem Sinne ist jede Molekülw olk e v on einer PDR um-

geb en, da das in terstellare UV Strahlungsfeld, w enn auc h in geringerem Maÿe

als das Strahlungsfeld einer H i i Region, den Rand der W olk e dissoziiert. Es ist

eine in teressan te, immer no c h nic h t ganz geklärte F rage, wie w eit UV Photonen

in Molekülw olk en eindringen k önnen. Molekülw olk en hab en w ahrsc heinlic h eine

fraktale Struktur, sehen also Sc h w ammförmig aus, und es ist möglic h, daÿ UV

Photonen im sogenann ten Zwisc henklump engas rec h t w eit eindringen k önnen.

Dies ist eine heiÿ diskutierte F rage, die ab er aufgrund b eobac h tungstec hnisc her

Probleme (Pro jektionse�ekte, die C

+

Linie ist im infraroten und ist deshalb v on

der Erdob er�äc he nic h t zu b eobac h ten, die Beobac h tungen, die es gibt, hab en

eine sc hlec h te räumlic he Au�ösung etc.) no c h nic h t ganz geklärt ist.
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Kapitel 5

Ph ysik des In terstellaren Mediums

5.1 De�nitionen

5.1.1 In tensität

De�nition der In tensität üb er Leistung dW , die v on einer in�nitesimal kleinen

Fläc he d� aufgefangen wird (z.B. einem T elesk op):

dW = I

�

cos � d 
 d� d� (5.1)

mit

dW = in�nitesimale Leistung, in W att

d� = in�nitesimale Fläc he, in m

2

d� = in�nitesimale Bandbreite, in Hz

d 
 = in�nitesimales Raum wink elelemen t, in sr

� = Wink el zwisc hen Normalen auf d� und Ric h tung auf d 


I

�

= In tensität, in W m

� 2

Hz

� 1

sr

� 1

5.1.2 Fluÿdic h te

Die Fluÿdic h te einer Quelle ist das In tegral der In tensität üb er den Raum wink el

S

�

=

Z




S

I

�

cos � d 
 (5.2)

mit der Einheit W m

� 2

Hz

� 1

. In der Radioastronomie sind die gemessenen

Gröÿen sehr klein, so daÿ man die Einheit Jansky (Jy) = 10

� 26

W m

� 2

Hz

� 1

b en utzt. Mittlerw eile k ann man Quellen mit mJy o der sogar � Jy Stärk en nac h-

w eisen.
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Abbildung 5.1: Zur De�nition der In tensität.

W eitere In tegration führen zur sp ezi�sc hen Leuc h tkraft

L

�

=

Z

S

�

d� (5.3)

und letztendlic h zur Leuc h tkraft

L =

Z

L

�

d� (5.4)

Die Leuc h tkraft wird in der Astronomie oft in Einheiten der Sonnenleuc h tkraft

L

�

= 3 : 826 � 10

26

W (5.5)

angegeb en.

5.2 Strahlungstransp ort

Die In tensität eines Strahls ändert sic h in einem W egelemen t ds en t w eder durc h

Absorption (prop ortional zur In tensität) o der durc h Emission (unabhängig v on

der In tensität), w as zur folgenden Str ahlungstr ansp ortgleichung führt:

dI

�

ds

= � �

�

I

�

+ �

�

(5.6)
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Abbildung 5.2: Skizze der in der Strahlungstransp ortgleic h ung b en utzten Gröÿen.

Ist die Emissivität Null, trägt ein Raumelemen t also nic h t zur Strahlung b ei

(reine Absorption), führt das In tegral zu

I

�

( s ) = I

�

(0) e

�

R

�

�

ds

; (5.7)

Beer's Gesetz üb er exp onen tielle Absc h w äc h ung. F alls das Elemen t n ur emittiert,

also �

�

= 0 , �ndet man

I

�

( s ) = I

�

(0) +

Z

�

�

ds; (5.8)

Im allgemeinen F all dividiert man diese Gleic h ung normalerw eise durc h � �

�

und sc hreibt

dI

�

d�

�

= I

�

� S

�

(5.9)

w ob ei die neuen V ariablen für optisc he Tiefe

d�

�

= � �

�

ds optisc he Tiefe (5.10)

(man b eac h te das Min uszeic hen � � und s laufen in v ersc hiedene Ric h tungen)

und Quellfunktion

S

�

=

�

�

�

�

Quellfunktion (Source function) (5.11)

eingeführt wurden. Die Quellfunktion hat die Einheit einer In tensität.
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5.2.1 Lösung der Strahlungstransp ortgleic h ung

Gleic h ung 5.9 wird gelöst, indem man mit exp ( � �

�

) m ultipliziert und dann par-

tiell in tegriert:

Z

�

�

(0)

�

�

( s

0

)

e

� �

�

dI

�

d�

�

d� = I

�

e

� �

�

j

�

�

(0)

�

�

( s

0

)

+

Z

�

�

(0)

�

�

( s

0

)

I

�

e

� �

d� (5.12)

=

Z

�

�

(0)

�

�

( s

0

)

( I

�

� S

�

) e

� �

d�

I

�

(0) e

� �

�

(0)

� I

�

( s

0

) e

� �

�

( s

0

)

= �

Z

�

�

(0)

�

�

( s

0

)

S

�

( � ) e

� �

d� (5.13)

und damit, w enn man b erüc ksic h tigt, daÿ �

�

( s

0

) = 0 ist,

I

�

( s

0

) = I

�

(0) e

� �

�

(0)

+

Z

�

�

(0)

0

S

�

( � ) e

� �

d� (5.14)

Für den F all, daÿ die Quellfunktion sic h üb er den In tegrationsb ereic h nic h t än-

dert, hat man damit

I

�

( s

0

) = I

�

(0) e

� �

�

( s

0

)

+ S

�

�

1 � e

� �

�

(

�

(5.15)

5.2.2 L TE

Sehr oft hat man in der Radioastronomie die Situation des lokalen thermo dyna-

mischen Gleichgewichts (lo c al thermo dynamic e quilibrium, L TE) , in diesem F all

gilt Kirc hho� 's Gesetz

�

�

�

�

= S

�

= B

�

( T ) (5.16)

B

�

( T ) ist die Planc k-F unktion, die später no c h genauer diskutiert wird. Das b e-

sondere hier ist, daÿ das System durc h eine V ariable (die T emp erature T ) b e-

sc hrieb en w erden k ann. Das ist nic h t immer der F all, viele Moleküle b e�nden sic h

nic h t im L TE (NL TE), k önnen also nic h t durc h eine T emp eratur b esc hrieb en

w erden. Das sieh t zunäc hst nac h einer K omplik ation aus und ist es auc h, man

darf ab er nic h t v ergessen, daÿ dadurc h mehr Information im System en thalten

ist. So m uÿ man z.B. nic h t n ur die T emp eratur, sondern auc h die Dic h te k ennen,

um den Anregungszustand eines Moleküls zu b esc hreib en, auf der anderen Seite

k ann man dann ab er auc h aus dem gemessenen Anregungszustand des Moleküls

die Dic h te b estimmen, w as b ei L TE nic h t möglic h ist.

IM L TE F all, und un ter der zusätzlic hen V oraussetzung eines isothermen Me-

diums ( T ( � ) = T ( s ) = T = const) wird dann die Lösung der Strahlungstrans-

p ortgleic h ung

I

�

( s

0

) = I

�

(0) e

� �

�

(0)

+ B

�

( T )

�

1 � e

� �

�

(0)

�

(5.17)



5.3. SCHW ARZKÖRPERSTRAHLUNG 97

Optisc h dünner Grenzfall

Für � � 1 k ann man e

� �

en t wic k eln und erhält

I

�

( s

0

) = I

�

(0) + B

�

( T ) �

�

( s ) (5.18)

Optisc h dic k er Grenzfall

Für � � 1 erhält man

I

�

( s ) = B

�

( T ) (5.19)

Ein optisc h dic k es Medium strahlt also wie ein sc h w arzer K örp er der T emp eratur

T .

5.3 Sc h w arzk örp erstrahlung

Ein sc h w arzer K örp er strahlt nac h dem Planc k'sc hen Gesetz

B

�

( T ) =

2 h�

3

c

2

1

e

h� =k T

� 1

(5.20)

In der Einheit Leistung pro F requenzin terv all und Fläc he. Da gelten soll

B

�

( T ) d� = � B

�

( T ) d� und, w egen d� = ( � c=�

2

) d� , ist das Planc k'sc he Gesetz

in der W ellenlängesk ala

B

�

( T ) =

2 hc

2

�

5

1

e

hc=�k T

� 1

(5.21)

w as vielleic h t et w as unerw artet ist. In tegriert man B

�

( T ) üb er F requenz o der

B

�

( T ) üb er W ellenlänge, erhält man das Stefan-Boltzmann'sc he Gesetz

B ( T ) = � T

4

(5.22)

mit

� =

2 �

5

k

4

15 c

2

h

3

= 5 : 6696 � 10

� 8

W m

� 2

K

� 4

(5.23)

Die Maxima der Planc k-F unktion k önnen gefunden w erden, indem man ihre

Ableitung nac h T gleic h Null setzt, das führt auf

�

max

GHz

= 58 : 8

�

T

K

�

(5.24)

und

�

max

mm

�

T

K

�

= 2 : 9 (5.25)

diese Gleic h ungen sind als Wien'sc hes V ersc hiebungsgesetz b ek ann t. Die 2.7 K

Hin tergrundstrahlung des Urknalls hat also ihr Maxim um b ei 158 GHz o der

1.1 mm � hier gilt nicht �

max

�

max

= c !
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Abbildung 5.3: Planc k-F unktion für v ersc hiedene T emp eraturen.
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Abbildung 5.4: Planc k-Kurv e mit Appro ximationen Wien'sc hes Gesetz und

Ra yleigh-Jeans.

5.3.1 Grenzfälle

Für W erte v on h� =k T w eit w eg v om Maxim um k ann das Planc k'sc he Gesetz

appro ximiert w erden.

h� � k T , Wien's Gesetz: hier ist e

h� =k T

� 1 und deshalb

B

W

( � ; T ) =

2 h�

3

c

2

e

� h� =k T

(5.26)

Das Wien'sc he Gesetz spielt eine Rolle im optisc hen und ultra violetten.

h� � k T , Ra yleigh-Jeans: hier k ann der Exp onen t en t wic k elt w erden und

man erhält

B

RJ

( � ; T ) =

2 �

2

c

2

k T (5.27)

Das ist die klassisc he Appro ximation zum Planc k-Gesetz und en thält k eine

Quan ten ( h tauc h t nic h t auf ), es würde zur sogenann ten Ultra violettk atastrophe

führen (

R

B

RJ

d� = 1 ). Die Ra yleigh-Jeans Näherung ist n umerisc h sehr viel
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einfac her zu handhab en als die Planc k-F ormel (v or allem, w eil die In tensität direkt

prop ortional zur T emp eratur ist) und k ann b en utzt w erden falls

�

GHz

� 20 : 84

T

K

(5.28)

w as im Zen timeter- und Millimeter-Bereic h meist der F all ist. Bei sehr k alten

Quellen o der im Submillimeter-Bereic h bric h t die Nährung jedo c h leic h t zusam-

men und man m uÿ sehr aufpassen. In der Radioastronomie w erden oft Str ah-

lungstemp er atur en b en utzt, die de�niert sind als

J ( T ) =

c

2

2 k �

2

I =

h�

k

1

e

h� =k T

� 1

(5.29)

F alls die Ra yleigh-Jeans Näherung an w endbar ist, ist die Strahlungtemp eratur

gleic h der kinetisc hen T emp eratur, der Begri� ist ab er natürlic h immer an w end-

bar, solange man sic h üb er die De�nition im klaren ist. Im Infraroten ist meist die

Diskrepanz zwisc hen Strahlungstemp eratur und kinetisc her T emp eratur so groÿ,

daÿ die Strahlungstemp eratur nic h t mehr viel Sinn mac h t. Selbst im Submillimeter-

Bereic h k önnen die Diskrepanzen sehr groÿ sein: die F einstrukturlinie des atoma-

ren K ohlensto�s b ei 809 GHz hat, für einen kinetisc he T emp eratur v on 10 K n ur

eine Strahlungstemp eratur v on 0.8 K.

5.4 Strahlungsmec hanismen im K on tin uum

5.4.1 Thermisc he Bremsstrahlung

Thermisc he Bremsstrahlung ist Strahlung, die in einem thermisc hen Plasma auf-

tritt. Dazu m üssen wir et w as w eiter ausholen. Der elektromagnetisc he Fluÿv ektor,

der P o yn ting- V ektor ,

~

S ( t ) =

c

4 �

~

E ( t ) �

~

H ( t ) (5.30)

Der sk alare W ert des P o yn ting-V ektors ist gleic h dem Energie�uÿ pro Zeit und

Fläc he, der Fluÿdic h te,

S ( t ) =

dW

dt d�

=

c

4 �

E

2

( t ) (5.31)

w ob ei hier die Energie als W gesc hrieb en ist, um V erw ec hslungen mit dem Elek-

trisc hen F eld zu v ermeiden. Wir sind jedo c h am Energiesp ektrum in teressiert.

In tegriert man üb er die Zeit, �ndet man

dW

d�

=

c

4 �

Z

E

2

( t ) dt (5.32)

Das In tegral ist ab er, nac h P arsev al's Theorem üb er F ouriertransformationen,

gleic h

Z

E

2

( t ) dt = 2 �

Z

j

^

E ( ! ) j

2

dt (5.33)
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w enn die F ouriertransformierte

^

E ( ! ) de�niert ist als

^

E ( ! ) =

1

2 �

Z

E ( t ) e

i! t

dt (5.34)

und damit ist

dW

d�

= c

Z

j

^

E ( ! ) j

2

d! (5.35)

o der

dW

d! d�

= c j

^

E ( ! ) j

2

(5.36)

W eiterhin ist aus der elektrisc hen Dip olappro ximation b ek ann t, daÿ

E ( t ) =

•

d ( t )

sin �

c

2

R

0

(5.37)

w ob ei das Dip olmomen t

~

d =

X

i

q

i

~ r

i

(5.38)

ist. Damit folgt, da

•

d ( t ) = �

Z

!

2

^

d ( ! ) e

� ! t

d! (5.39)

^

E ( ! ) = �

1

c

2

R

0

!

2

^

d ( ! ) sin � (5.40)

und damit, mit d� = R

2

0

d 


dW

d! d 


=

1

c

3

!

4

j

^

d ( ! ) j

2

sin

2

� (5.41)

dW

d!

=

8 � !

4

3 c

3

j

^

d ( ! ) j

2

(5.42)

Jetzt ab er endlic h zur Bremsstrahlung! Zunäc hst ist festzustellen, daÿ für

gleic hartige P artik el, wie Elektronen und Elektronen, das Dip olmomen t prop or-

tional zum Massenzen trum ist,

X

e

i

~ r

i

/

X

m

i

~ r

i

(5.43)

w as eine K onstan te der Bew egung ist, deshalb ist

•

d = 0 und es �ndet k eine

Energieabstrahlung statt. Wic h tig sind also n ur Streuungen v on Elektronen mit

Protonen. Hier gilt

•

~

d = � e

_

~ v (5.44)

Wir �nden also

� !

2

b

~

d ( ! ) = �

e

2 �

Z

_

~ v e

i! t

dt (5.45)
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Abbildung 5.5: Dip ol Appro ximation.
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Da die K ollision ziemlic h sc hnell v or sic h geh t, gibt es eine W ec hselwirkung n ur

für eine kleine Zeit, die K ollisionszeit

� =

b

v

(5.46)

Für ! � � 1 oszilliert der Exp onen t ziemlic h sc hnell und das In tegral ist klein.

Für ! � � 1 ist der Exp onen t im w esen tlic hen eins, so daÿ wir sc hreib en k önnen

^

~

d ( ! ) �

(

e

2 � !

2

~

� v ; ! � � 1

0 ; ! � � 1

(5.47)

w o

~

� v die Gesc h windigk eitsänderung w ährend der K ollision ist. Damit wird

dW

d!

=

(

2 e

2

3 � c

3

j

~

� v j

2

; ! � � 1 ;

0 ; ! � � 1 :

(5.48)

Nun m uÿ no c h

~

� v b estimm t w erden. Für kleine Streu wink el ist der Pfad des Elek-

trons ziemlic h linear und die Gesc h windigk eitsänderung ist v or allem senkrec h t

zum Pfad. Wir in tegrieren also n ur üb er diese Ric h tung und erhalten dann

� v =

Z e

2

m

Z

b

( b

2

+ v

2

t

2

)

3 = 2

dt =

2 Z e

2

mbv

(5.49)

(Inte gr ation üb er 1 =R

2

cos � , wob ei R =

p

b

2

+ v

2

t

2

ist und cos � = b=R )

und damit endlic h die Emission

dW ( b )

d!

=

(

8 Z

2

e

6

3 � c

3

m

2

v

2

b

2

; b � v =!

0 ; b � v =!

(5.50)

das ist allerdings n ur die Emission eines Elektrons b ei einem Stoÿparameter

b . W as wir zunäc hst mal w ollen, ist das Sp ektrum für ein Plasma mit Ionendic h-

te n

i

, Elektronendic h te n

e

, und für eine feste Gesc h windigk eit v . Der Fluÿ v on

Elektronen für ein Ion ist einfac h n

e

v . Ein Fläc henelemen t um das Ion ist 2 � b db .

Die totale Emission pro Zeiteinheit pro V olumen pro F requenzb ereic h ist dann

dW

d! dV dt

= n

e

n

i

2 � v

Z

1

b

min

dW ( b )

d!

b db (5.51)

w ob ei b

min

ein minimaler Impaktparameter ist. W enn man einsetzt, erhält man

dW

d! dV dt

=

16 e

6

3 c

3

m

2

v

n

e

n

i

Z

2

Z

b

max

b

min

db

b

=

16 e

6

3 c

3

m

2

v

n

e

n

i

Z

2

ln

 

b

max

b

min

!

; (5.52)
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w ob ei b

max

ein maximaler Stoÿw ert ist, b ei dem die Appro ximation für dW =d!

nic h t mehr angew endet w erden k ann und der Beitrag zum In tegral v ersc h windet.

Da der W ert im Logarithm us auftauc h t, ist der genaue W ert nic h t so wic h tig, wir

setzen einfac h

b

max

=

v

!

(5.53)

Eine andere Möglic hk eit ist der mittlere Abstand der Ionen. Der minimale Im-

paktparameter k ann ähnlic h abgesc hätzt w erden, indem man den Punkt nimm t,

an dem die Appro ximation einer geraden Linie zusammen bric h t, also b ei � v = v ,

deshalb

b

(1)

min

=

4 Z e

2

� mv

2

(5.54)

Eine andere W ahl für den minimalen Impaktparameter w äre der W ert, an dem

man nic h t mehr klassisc h rec hnen k ann, sondern quan tenmec hanisc h rec hnen m üs-

ste, das passiert, w enn das Unsc härfeprinzip wic h tig wird, b ei � x � p � �h und

� x = b und � p = mv , damit hat man

b

(2)

min

=

h

mv

(5.55)

w elc hen W ert v on b

min

man nimm t, ist nic h t sehr relev an t. Diese T erme w erden

in dem Gaun t-F aktor g

�

zusammengefasst, man hat dann

dW

d! dV dt

=

16 � e

6

3

p

3 c

3

m

2

v

n

e

n

i

Z

2

g

�

( v ; ! ) (5.56)

w ob ei der Gaun t-F aktor gegeb en ist durc h

g

�

( v ; ! ) =

p

3

�

ln

 

b

max

b

min

!

(5.57)

Er ist im allgemeinen n ur eine sc h w ac he F unktion der P arameter und v on der

Gröÿenordn ung 1.

Wir sind ab er immer no c h nic h t fertig, denn jetzt hab en wir zw ar das Sp ek-

trum eine Plasmas mit einer festen Gesc h windigk eit, ab er no c h nic h t das Sp ek-

trum eine Plasmas mit einer Gesc h windigk eitsv erteilung. Für ein thermisc hes

Plasma nimm t man eine Maxw ell'sc he Gesc h windigk eitsv erteilung an, d.h.

die W ahrsc heinlic hk eit dP , ein P artik el im Gesc h windigk eitsin terv all dv zu �nden,

ist

dP = v

2

e

�

mv

2

2 k T

dv (5.58)

Das Sp ektrum mit fester Gesc h windigk eit m uÿ üb er diese W ahrsc heinlic hk eits-

v erteilung in tegriert w erden. Die un tere In tegrationsgrenze ist dab ei nic h t Null,

da die Gesc h windigk eit mindestens so groÿ sein m uÿ, um ein Photon der Energie

h� zu pro duzieren, d.h. h� �

1

2

mv

2

. Man hat damit endlic h

dW ( T ; ! )

d! dV dt

=

R

1

v

min

dW ( v ;! )

d! dV dt

v

2

e

�

mv

2

2 k T

dv

R

1

0

v

2

e

�

mv

2

2 k T

dv

(5.59)
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w ob ei v

min

=

q

2 h� =m ist. Das Ergebnis ist

dW ( T ; ! )

d! dV dt

= �

�

=

2

5

� e

6

3 mc

3

s

2 �

3 k m

T

� 1 = 2

Z

2

n

e

n

i

e

� h� =k T

g

�

(5.60)

Der Exp onen tialfaktor b ewirkt, daÿ die Strahlung n ur im Radio- bis maximal ins

Infrarote emittiert wird. Der Gaun t-F aktor k ann (wie sehr aufw endige Rec hn un-

gen zeigen) im Radiob ereic h durc h

g

�

= T

0 : 35

�

� 0 : 1

(5.61)

angenähert w erden. Den Absorptionsk o e�zien ten k ann man aus dem Kirc hho� 'sc hen

Satz b erec hnen:

�

�

= �

�

B

�

( T ) (5.62)

und w enn man für B

�

die Ra yleigh-Jeans Näherung einsetzt, b ek omm t man

�

�

=

�

�

2( � =c )

2

k T

=

4

3

s

2 �

3

Z

2

e

6

m

3 = 2

c

( k T )

� 3 = 2

n

i

n

e

�

2

g

�

(5.63)

(der Exp onen tialfaktor ist hier gleic h 1) w oraus dann die sc hon b ek ann ten opti-

sc hen Tiefen

�

�

� 8 : 24 � 10

� 2

T

� 1 : 35

e

�

� 2 : 1

EM (5.64)

und In tensitäten

I

�

/

(

�

2

T

e

für �

�

� 1

�

� 0 : 1

T

� 0 : 35

e

EM für �

�

� 1

(5.65)

folgen. Für die turno v er-frequency �

0

, b ei der � = 1 wird, gilt

�

0

[ GHz ] = 0 : 3047 T

� 0 : 634

EM

0 : 476

(5.66)

w as für t ypisc he W erte ( T � 8000 K, EM � 4 � 10

6

cm

� 6

p c eine T urno v er-

F requenz v on et w a 1 GHz ergibt. Für ultrak ompakte H i i Regionen hat man Emis-

sionsmaÿe im 10

8

� 10

9

Bereic h und en tsprec hend höhere turno v er-F requenzen.

Der e

� h� =k T

T erm sorgt dafür, daÿ b ei W ellenlängen v on et w a 1.4 � m die frei-

frei Strahlung v on H i i Regionen v ersc h windet, mal abgesehen da v on, daÿ dann

auc h no c h alle möglic hen anderen Näherungen zusammen brec hen. Im optisc hen

und Rön tgen b ereic h spielt frei-frei Strahlung v on H i i Regionen also k eine Rolle

mehr, das ist ab er nic h t mehr der F all für die 10

6

K dünnen in terstellaren und

10

7

K in tergalaktisc hen Plasmen.

5.4.2 Sync hrotronstrahlung

Sync hrotronstrahlung en tsteh t, w enn sic h ein geladenes T eilc hen um Magnetfeld-

linien b ew egt. Diese T eilc hen b ew egen sic h auf einer helixartigen Bahn mit dem

Larmorradius r

B

r

B

=


 m

0

v c

Z eB

(5.67)
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w ob ei der F aktor 
 wie üblic h


 =

1

q

1 �

v

2

c

2

(5.68)

ist. Die en tsprec hende F requenz ist die Gyrationsfrequenz

!

G

=

v

r

L

=

Z eB


 m

0

c

(5.69)

Für T eilc hen mit E = 10 Ge V = 1 : 6 � 10

� 9

J und einem mittleren Magnetfeld

B = 6 mG folgt ein Larmor-Radius v on 0.4 AE. Die k osmisc he Strahlung wird

dahre bis zu T eilc henenergien v on � 10

18

e V in der galaktisc hen Sc heib e gehalten.

Die Gyrationsfrequenz ist (nic h trelativistisc h) 105 Hz, relativistisc h no c h kleiner.

Da das T eilc hen b esc hleunigt wird, strahlt es ein Dip olfeld ab, allerdings n ur

im Ruhesystem des T eilc hens. Im Ruhesystem des Beobac h ters �ndet man eine

stark e V erzerrung des Dip olfeldes, wie man in Abb. 5.6 sieh t (hier ist die Be-

sc hleunigung senkrec h t zur F ortb ew egungsric h tung). Die Ö�n ung des Kegels ist

Abbildung 5.6: V erteilung des Strahlungsfeldes im Ruhesystem des T eilc hens

(ob en) und im Ruhesystem des Beobac h ters (un ten).

dab ei

� �

1




(5.70)
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Die totale abgestrahlte Leistung ist

P =

2 Z

2

e

2

3 c

2




4

!

2

G

v

2

(5.71)

w ob ei v hier die Gesc h windigk eitsk omp onen te parallel zur Besc hleunigung, d.h.

senkrec h t zur F ortb ew egungsric h tung ist.

Abbildung 5.7: Geometrie der Sync hrotronstrahlung.

Durc h die Spiralb ew egung und den kleinen Strahlk egel sieh t der Beobac h ter
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n ur sehr kurze Pulse v on Strahlung � t .

� t =

r

B

�

0

c

=

m

0

c

Z eB

(5.72)

im System des Elektrons o der

� t

0

=

� t




2

(5.73)

im System des Beobac h ters. Die sp ektrale V erteilung ist dab ei durc h die F ou-

riertransformation der Impulsdauer gegeb en. Man k ann eine kritisc he F requenz

angeb en, durc h

!

c

=

1

2

3

� t

0

(5.74)

=

3

2

!

B




3

; (5.75)

bis zu der Strahlungsleistung existiert. Die genaue Leistungsv erteilung als F unk-

tion der F requenz ist

P ( � ; E ) =

p

3 e

3

2 � m

0

c

2

F

�

�

�

c

�

(5.76)

w ob ei natürlic h �

c

= !

c

= 2 � ist. Die F unktion F ist

F

�

�

�

c

�

=

�

�

c

Z

1

�

�

c

K

5 = 3

( x ) dx (5.77)

w ob ei K

5 = 3

eine mo di�zierte Bessel F unktion ist. Die F unktion F ( x ) steigt

für kleine x v on F (0) = 0 an, bis sie ein Maxim um b ei x = 0 : 29 erreic h t, und

fällt dann wie

p

x e

� x

ab.

Das Strahlungspattern m uÿ wieder mit der Gesc h windigk eitsv erteilung gefal-

tet w erden, das ist diesmal k eine Maxw ell-V erteilung (da die Strahlung nic h tther-

misc h ist), sondern ein P otenzgesetz:

N

e

( E ) = K E

� 


(5.78)

und der Emissionsk o e�zien t ist

�

sync h

�

=

1

4 �

Z

P ( � ; E ) N

e

( E ) dE (5.79)

= 1 : 35 � 10

� 22

� ( 
 ) K B


 +1

2

�

�

6 : 26 � 10

18

�

�


 � 1

2

w ob ei der F aktor � ( 
 ) � 0 : 1 n ur sc h w ac h mit 
 v ariiert. Die Sync hrotronstrah-

lung fällt im w esen tlic hen mit �

� �

ab, mit � = ( 
 � 1) = 2 . Das Sp ektrum der

k osmisc hen Strahlen hat in et w a den Index 
 = 7 = 3 , daraus folgt � � 0 : 67 , in

guter Üb ereinstimm ung mit der Beobac h tung.
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Abbildung 5.8: F(x) als F unktion v on ! =!

c

.

Da mit der Abstrahlung ein Energiev erlust v erbunden ist, ist die Leb ensdauer

der Elektronen b egrenzt, so w ohl N ( E ) als auc h die In tensität wird steiler (�Die

Sp ektren altern�). Aus der Kreisbahn der Elektronen läÿt sic h die Halb w ertzeit

t

1 = 2

, b ei der die Energie auf die Hälfte abgefallen ist, b erec hen:

t

1 = 2

=

8 � 10

3

B

2

E

0

(5.80)

in Jahren, w as für Magnetfelder v on 6 mG und einer Anfangsenergie v on 1 Ge V

2 : 3 � 10

7

Jahre sind. T atsäc hlic h ist für die meisten Energieb ereic he die Syn-

c hrotronstrahlung der dominan te Energiev erlustprozeÿ, für kleinere Energien ( <

10

8

e V) dominiert die Bremsstrahlung, für hohe Energien der in v erse Compton-

E�ekt .

Bis jetzt hab en wir n ur die Emission b etrac h tet, ab er es gibt auc h Absorption.

Man �ndet, daÿ der Absorptionsk o e�zien t

�

sync h

�

/ �

�


 +4

2

(5.81)

ist, für 
 = 7 = 3 also steil mit der P otenz 3.2 abfällt. Für sehr kleine F requenzen

(im MHz-Bereic h) k ann man also Absorption hab en. Die Quellfunktion S =

�

�

hat

die P otenz ( 
 + 4) = ( 
 � 1) , für 
 = 7 = 3 also 5 = 2 . Daÿ die optisc he dic k e Quellfunkti-

on nic h t mit �

2

, wie im Ra yleigh-Jeans F all, geh t, hängt mit der nic h tthermisc hen

Natur der Strahlung zusammen.
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Abbildung 5.9: Sp ektrum v on Sync hrotron-Strahlung.
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Neb en diesem E�ekt, der die Sync hrotron-Sp ektren zu niedrigen F requenzen

hin b egrenzt, gibt es no c h den Razin-T syto witsc h E�ekt , der darauf b eruh t,

daÿ man sic h im Plasma und nic h t im V akuum b e�ndet, und daÿ dort der Bre-

c h ungsindex < 1 ist, genauer gesagt

n

p

=

s

1 �

�

2

p

�

2

(5.82)

w ob ei �

p

=

q

e

2

n

e

=� m

e

die Plasmafrequenz ist. Man k ann zeigen, daÿ für

F requenzen

� > �

R T

=

2 �

p

3 �

G

� 20

n

e

B

(5.83)

die Sync hrotronstrahlung sehr stark gedämpft wird, das ist jedo c h k eine Absorp-

tion, sondern ein V ersagen des Emissionsmec hanism us. Für die üblic hen W erte

n

e

� 1 cm

� 3

und B � 6 mG liegt �

R T

b ei 3 MHz. Sc hlieÿlic h gibt es no c h Absorp-

tion durc h thermisc hes Plasma, das b ei niedrigen F requenzen sehr hohe optisc he

Tiefen hab en k ann.

5.4.3 In v erser Compton-E�ekt

Der eigen tlic he Compton-E�ekt ist eine Quan tenstreuung eines Photons an einem

Elektron. Dab ei k omm t es zu einem Energiev erlust des Photons der Gröÿenord-

n ung

� � = �

c

(1 � cos � ) (5.84)

w ob ei die Compton-W ellenlänge

�

c

=

h

mc

(5.85)

ist une � der Streu wink el. W enn die Elektronen jedo c h in Bew egung sind und

eine v ergleic h bare o der höhere Energie als die Photonen hab en, k ann es zu einem

Energieüb ertrag v om Elektron auf das Photon k ommen, die Energie des Photons

k ann dab ei um den F aktor 


2

erhöh t w erden, w as sehr ho c h sein k ann. Dieser

Prozeÿ tritt oft als Streuung v on ho c henergetisc hen Elektronen an Photonen der

k osmisc hen Hin tergrundstrahlung auf.

5.4.4 Ionisation

Hier geh t es um den Prozeÿ

h� + A tom ! Ion + e

�

(5.86)

Man k ann den freien Zustand des Elektrons durc h eine k on tin uierlic he Zahl �

b esc hreib en, analog zur Quan tenzahl n des gebundenen Elektrons, so daÿ die
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kinetisc he Energie des Elektrons

E

�

=

m

e

2

v

2

=

hR Z

2

�

2

> 0 (5.87)

w ob ei R die Rydb erg-K onstan te ist. Für den Absorptionsk o e�zien ten v on gebunden-

frei Üb ergängen n ! � gilt

�

gf

�

=

64 �

4

3

p

3

m

e

e

10

Z

4

ch

6

n

5

1

�

3

g

nf

N

0 ;n

(5.88)

� 3 � 10

29

Z

4

n

5

1

�

3

g

nf

N

0 ;n

w ob ei N

0 ;n

die Anzahl der neutralen A tome im Zustand n ist. Der Gaunt-F aktor

g

nf

liegt im optisc hen Bereic h nahe b ei eins und ist n ur sehr sc h w ac h v on der

F requenz abhängig. Man b eac h te die �

� 3

Abhängigk eit des Rek om binationsk o-

e�zien ten, der für den V erlauf der Extinktionskurv e im UV und Rön tgengebiet

v eran t w ortlic h ist.

5.4.5 Rek om bination

Hier handelt es sic h um den Prozeÿ

Ion + e

�

! A tom + h� (5.89)

Für die Emission b ei der Rek om bination freier Elektronen mit einer Maxw ell'sc hen

Gesc h windigk eitsv erteilung und einer Anzahldic h te v on Ionen n

i

ergibt sic h

�

fg

�

=

64 �

3

3

p

6 �

e

10

Z

4

c

3

h

2

q

m

e

( k T )

3

1

n

3

g

nf

n

e

n

i

e

�

h� � � E

n

k t

(5.90)

Dab ei ist � E

n

die Di�erenz zwisc hen Ionisationsenergie und Anregungsenergie

des neutralen A toms v om Zustand n aus. Diese Strahlung ist für das sc h w ac he

optisc he K on tin uum v on H i i -Regionen v eran t w ortlic h.

5.5 Linienstrahlungsprozesse

5.5.1 Einstein-K o e�zien ten

Die Einstein-K o e�zien ten sollten b ek ann t sein. Es gibt drei da v on, der Einstein-

A K o e�zien t für sp on tane Emission A

if

(if: initial-�nal) , und die Einstein-

B K o e�zien ten für Absorption und induzierte Emission B

�

und B

if

.

Es gelten

A

if

= W ahrsc heinlic hk eit für sp on tane Emission [s

� 1

]

B

�

J = W ahrsc heinlic hk eit für Absorption [s

� 1

]

B

if

J = W ahrsc heinlic hk eit für induzierte Emission [s

� 1

]
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Dab ei ist

J =

Z

1

0

J

�

� ( � ) d� (5.91)

w ob ei J

�

das Strahlungsfeld ist und � ( � ) die Linienformfunktion, d.h. die F re-

quenzv erteilung um die Resonanzfrequenz h� , in der ein Photon absorbiert w er-

den k ann. Die Linienformfunktion ist normiert, so daÿ

Z

1

0

� ( � ) d� = 1 (5.92)

Die Breite v on � ( � ) ist zum einen durc h die natürlic he Linien breite gegeb en, ab er

v or allem durc h die Gesc h windigk eitsv erteilung in der W olk e, die eine Doppler-

v erbreiterung der Linie zur F olge hat.

Bezieh ungen zwisc hen den Einstein-K o e�zien ten

Im thermo dynamisc hen Gleic hgewic h t m üssen sic h Emission und Absorption die

W aage halten, also m uÿ gelten

n

f

B

�

J = n

i

A

if

+ n

i

B

if

J (5.93)

w ob ei die n

k

die Besetzngszahlen des Niv eaus k sind, o der, nac h J aufgelöst

J =

A

if

=B

if

( n

f

=n

i

)( B

�

=B

if

) � 1

(5.94)

Im thermo dynamisc hen Gleic hgewic h t sind die Besetzungszahlen nac h der Boltzmann-

V erteilung v erteilt:

n

f

n

i

=

g

f

e

� E

f

=k T

g

i

e

� E

i

=k T

=

g

f

g

i

e

� h� =k T

(5.95)

da E

f

� E

i

= h� ist, die g

k

sind die statistisc hen Gewic h te. Das heiÿt für J

J =

A

if

=B

if

( g

f

B

�

=g

i

B

if

) e

h� =k T

� 1

(5.96)

Auf der anderen Seite ist im thermo dynamisc hen Gleic hgewic h t J

�

= B

�

, w as

n ur stimm t, w enn folgende Bezieh ungen gelten

g

f

B

�

= g

i

B

if

(5.97)

A

if

=

2 h�

3

c

2

B

if

(5.98)
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Absorptions- und Emissionsk o e�zien ten als F unktion der Einstein-

K o e�zien ten

Die Energie, die in ein V olumen dV , im Raum wink el d 
 , im F requenzb ereic h d�

und im Zeitin terv all dt emittiert wird, ist (p er De�nition),

dW = �

�

dV d 
 d� dt (5.99)

Jedes A tom trägt die Energie h� üb er eine Raum wink el 4 � v erteilt für jeden

Üb ergang b ei, also

dW =

h�

4 �

� ( � ) n

i

A

if

dV d 
 d� dt (5.100)

Da diese Gröÿen gleic h sein m üssen, gilt

�

�

=

h�

4 �

n

i

A

if

� ( � ) (5.101)

Ähnlic he Üb erlegungen führen auf folgende Bezieh ung für den Absorptionsk o ef-

�zien ten

�

�

=

h�

4 �

( n

f

B

�

� n

i

B

if

) � ( � ) (5.102)

Damit k ann man auc h die Strahlungstransp ortgleic h ung mit den Einstein-

K o e�zien ten sc hreib en:

dI

�

ds

= �

h�

4 �

( n

f

B

�

� n

i

B

if

) � ( � ) I

�

+

h�

4 �

n

i

A

if

� ( � ) (5.103)

Die Quellfunktion ist

S

�

=

n

i

A

if

n

f

B

�

� n

i

B

�

(5.104)

o der, anders ausgedrüc kt,

�

�

=

h�

4 �

n

f

B

�

 

1 �

g

f

n

i

g

i

n

f

!

� ( � ) ; (5.105)

S

�

=

2 h�

3

c

2

1

g

i

n

f

g

f

n

i

� 1

(5.106)

Man k ann drei Fälle un tersc heiden:

� Lok ales Thermo dynamisc hes Gleic hgewic h t ,

n

f

n

i

=

g

f

g

i

e

h�

k T

; (5.107)

w as heiÿt, daÿ die Materie im thermo dynamisc hen Gleic hgewic h t mit sic h

selbst ist, ab er nic h t not w endigerw eise mit der Strahlung. In diesem F all ist

�

�

=

h�

4 �

n

f

B

�

�

1 � e

�

h�

k T

�

� ( � ) (5.108)

S

�

= B

�

( T ) (5.109)
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� Nic h tthermisc he Emission , w orun ter alle Fälle v erstanden w erden, b ei

denen

n

f

n

i

6=

g

f

g

i

e

h�

k T

; (5.110)

Dieser F all tritt sehr oft auf. Im allgemeinen in terstellaren Medium und

für allgemeine Niv eaus gelten die v erallgemeinerten Gleic h ungen für alle

Niv eaus n

f

dn

f

dt

=

X

i 6= f

n

i

[ A

if

+ B

if

J + n (H

2

) C

if

] � n

f

X

i>f

[ B

�

J + n (H

2

) C

�

] (5.111)

w ob ei hier no c h Stoÿüb ergänge mit hinzugenommen sind, die prop ortional

der Dic h te des Stoÿpartners (hier H

2

) ist, und für deren K o e�zien ten C

if

auc h gilt

C

if

C

�

=

g

f

g

i

e

�

� E

if

k T

(5.112)

Da im allgemeinen k ein L TE gilt und das Strahlungsfeld auc h eine F unk-

tion der Besetzungszahlen ist (gek opp elt üb er die Strahlungstransp ortglei-

c h ung), ist dies eine ziemlic h unangenehme nic h tlineare In tegro di�eren tial-

gleic h ung (da J das gesam te Strahlungsfeld der W olk e ist), die meist n ur

mit Näherungen zu lösen ist. Die einfac hste Näherung ist Stationarität, d.h.

dn

f

dt

= 0 , w as angesic h ts der Zeitk onstan ten meist gerec h tfertigt ist. Die C

if

m üssen quan tenmec hanisc h b erec hnet w erden, und es existieren Daten für

viele Moleküle, ab er nic h t für alle.

Man de�niert den Begri� der Anregungstemp eratur T

ex

durc h

n

i

n

i

=

g

i

g

f

e

� h�

k T

if

ex

; (5.113)

w ob ei im allgemeinen F all T

ex

für alle Niv eaupaare i und f v ersc hieden ist.

Für L TE ist T

ex

= T

kin

und im gewissen Sinne ist der Un tersc hied zwisc hen

T

ex

und T

kin

ein Maÿ dafür, wie w eit w eg ein System v om thermo dynami-

sc hen Gleic hgewic h t ist.

� In v ertierte P opulationen: Maser Im thermisc hen Gleic hgewic h t hab en

wir

n

i

g

f

n

f

g

i

= e

�

h�

k T

< 1 (5.114)

so daÿ

n

f

g

f

>

n

i

g

i

(5.115)

ist. Diese P opulationen heiÿen normal. Es gibt ab er auc h die Möglic hk eit,

daÿ

n

f

g

f

<

n

i

g

i

(5.116)
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in diesem F all ist der Absorptionsk o e�zien t �

�

< 0 und es k omm t zu einer

V erstärkung der Strahlung. Das nenn t man Maser Strahlung und man

�ndet diesen E�ekt im in terstellaren Medium in einigen Üb ergängen einiger

Moleküle, z.B. W asser, OH, Methanol, SiO.

5.5.2 Energiesp ektrum eines Moleküls

Hierzu m uÿ die Sc hrö dinger-Gleic h ung gelöst w erden, im allgemeine F all also

H j  i = E j  i (5.117)

mit dem Hamiltonop erator

H =

X

~p

n

2

2 m

n

| {z }

H

n uclei

kin

+

X

~p

e

2

2 m

e

| {z }

H

electrons

kin

+

X

i

X

j <i

Z

i

Z

j

e

2

j ~ r

n

i

� ~ r

n

j

j

| {z }

H

n � n

p ot

+

X

i

X

j <i

e

2

j ~ r

e

i

� ~ r

e

j

j

| {z }

H

e � e

p ot

�

X

i

X

j

Z

i

e

2

j ~ r

n

i

� ~ r

e

j

j

| {z }

H

n � e

p ot

(5.118)

Diese Gleic h ung ist ausreic hend k ompliziert, um unlösbar zu sein. Man hilft

sic h zunäc hst w eiter, indem man die Born-Opp enheimer-Näherung mac h t,

man en tk opp elt die Elektronen- und Kern b ew egung. Da sic h die Elektronen viel

sc hneller b ew egen als die Kerne, k ann man das tun. Um die Gleic h ung für die

Elektronen zu lösen, w erden also

� die kinetisc hen Energien der A tomk erne v ernac hlässigt,

� die Kernortsv ektoren als k onstan t b etrac h tet.

Löst man jetzt die Sc hrö dinger-Gleic h ung, so erhält man Energieeigen w erte E

el

i

( ~ r

j

) ,

die die Kernabstände ~ r

j

als P arameter en thalten. Für die Betrac h tung der Kern-

b ew egung treten diese Energieeigen w erte als zusätzlic hes P oten tial auf. Die Mi-

nima der Energieeigen w erte als F unktion der Abstände de�niert die Geometrie

des Moleküls

r E

el

i

( ~ r

j

) = 0 (5.119)

In Gebieten, in denen Moleküle üb erhaupt existieren k önnen, sind die Energien

viel zu gering, um elektronisc he Üb ergänge anzuregen, deshalb k ann man sic h auf

den Grundzustand b esc hränk en (1 e V = 10 000 K). W as bleibt, sind die Relativ-

b ew egungen der Kerne, die durc h T ransformation ins Sc h w erpunktsystem in drei

T erme aufgespalten w erden k önnen:
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� Sc h wingungen der Kerne gegeneinander,

� Rotation des Moleküls um den Sc h w erpunkt,

� T ranslation des Sc h w erpunkts.

Der letzte Punkt ist natürlic h un w esen tlic h, da wir n ur an den inneren F reiheits-

graden in teressiert sind.

5.5.3 Vibration

Die Sc h wingung soll um ein Minim um des Gesam tp oten tials W

tot

statt�nden. Das

P oten tial k ann um dieses Minim um en t wic k elt w erden:

W

tot

( ~ r ) = W

tot

( ~ r

0

) +

 

@ W

tot

( ~ r )

@ r

i

!

~ r = ~ r

0

� r

i

+

1

2

 

@

2

W

tot

( ~ r )

@ r

i

@ r

j

!

~ r = ~ r

0

� r

i

� r

j

+ O (� r

3

)

(5.120)

Der erste, k onstan te, T erm ist unerheblic h, denn der Ursprung des P oten tials ist

frei w ählbar. Der zw eiter T erm

�

@ W

tot

( ~ r )

@ r

i

�

~ r = ~ r

0

= 0 , w eil wir uns ja ins Minim um

des P oten tials gesetzt hatten. Es bleibt der dritte T erm, der quadratisc h in � r ist,

o der, nac h en tsprec henden T ransformationen ins Hauptac hsensystem, folgender

Hamilton-Op erator:

H =

X

p

2

i

2 �

i

+ q

i

r

2

i

(5.121)

also ein P oten tial für einen harmonisc hen Oszillator. Die Lösungen dieser Glei-

c h ung sind b ek ann t, sie führen auf Energieeigen w erte

E

vib

i

= �h !

vib

i

�

v

i

+

1

2

�

(5.122)

und auf Üb ergänge mit der Ausw ahlregel � v

i

= 0 ; � 1 . Die Mitnahme höherer

Ordn ungen als des quadratisc hen erlaubt dann do c h Üb ergänge mit � v

i

> 1 ,

ab er mit geringerer W ahrsc heinlic hk eit.

5.5.4 Rotationsüb ergänge

Der Hamilton-Op erator für Rotation ist

H =

X

J

2

i

2�

i

(5.123)

w ob ei die J

i

die Drehimpulse und �

i

die T rägheitsmomen te um die A c hse i sind.

Für einen linearen Rotor mit n ur einer Drehac hse ist die Lösung

E

rot

i

= B J ( J + 1) (5.124)
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w ob ei J der Gesam tdrehimpuls ist. Die Rotationsk onstan te B =

�h

2

2�

. K ompli-

ziertere Moleküle (symmetrisc he Kreisel, asymmetrisc he Moleküle) hab en b elie-

big k omplizierte Energieterme. Auc h für Moleküle mit elektronisc hem Drehimpuls

o der Netto-Spin (also o�ensc halige A tome, Radiak ale wie OH) ist die Situation

k omplizierter. Ab er auc h für einfac he lineare Rotoren m uÿ man no c h eine K or-

rektur mac hen: je sc hneller sie sic h drehen, umso höher wird die Fliehkraft und

der Abstand, so daÿ das T rägheitsmomen t zunimm t, dies wird durc h den Ansatz

E

rot

i

= B J ( J + 1) � D J

2

( J + 1)

2

(5.125)

aufgefangen. D heiÿt Dehn ungsk onstan te . Für Üb ergänge gelten die Ausw ahl-

regeln � J = 0 ; � 1 , die Üb ergangfrequenzen gehen mit 2 B J

u

. Die Rotationsk on-

stan ten sind sehr viel kleiner als die Vibrationsk onstan ten (w eil nic h t gegen ein

P oten tial angearb eitet w erden m uÿ), deshalb sind Molekülrotationen relativ leic h t

anzuregen. Für Stöÿe gibt es nic h t die gleic hen Ausw ahlregeln, so daÿ manc he

Niv eaus mit b estimm ten anderen n ur durc h Stöÿe gek opp elt sind � allerdings mit

un tersc hiedlic hen Stoÿraten. Dies ist wic h tig für metastabile Niv eaus, wie sie zum

Beispiel b ei symmetrisc hen Kreiseln (z.B. NH

3

) auftreten. Dort sind die Energien

E

rot

i

= B J ( J + 1) � K

2

( C � B ) (5.126)

w ob ei K die Pro jektion des Drehimpulses auf die Rotationsac hse ist. Es gilt die

Ausw ahlregel � K = 0 für Strahlung, ab er für K ollisionen � K = 3 n , so daÿ alle

Niv eaus mit K > 0 mit dem Grundniv eau n ur durc h Stöÿe gek opp elt sind.

5.6 Zustand des in terstellaren Gases

5.6.1 Ionisationsstruktur

Die Ionisationsstruktur des in terstellaren Mediums wird v om Gleic hgewic h t zwi-

sc hen Ionisation durc h ionisierende Strahlung und Rek om bination b estimm t. Ob-

w ohl manc hmal eine zeitabhängige Betrac h tung nötig ist (b eim Ansc halten eines

Sterns gibt es eine expandierende Ionisationsfron t, die zur En tsteh ung einer H i i

Region führt), w ollen wir uns hier zunäc hst mal auf stationäre Fälle b esc hrän-

k en. In stationären F all ist die Bilanzgleic h ung zwisc hen den Anzahldic h tenn der

i -fac h ionisierten A tome N

i;n

im Anregungszustand n (die totale Anzahldic h te

der A tome im Ionisationszustand i ist N

i

=

P

N

i;n

) ist

N

i

( R

i;i +1

+ C

i;i +1

) = N

i +1

R

i +1 ;i

(5.127)

w ob ei R

i;i +1

die Photoionisationsrate, C

i;i +1

die Stoÿionisationsrate, R

i +1 ;i

und

die Rek om binationrate des i + 1 -fac h ioniserten A toms mit freien Elektronen ist.

Un ter in terstellaren Bedingungen b e�nden sic h praktisc h alle A tome und Io-

nen im Grundzustand n = 1 . Zur Berec hn ung der Photoionisationsrate R

i;i +1

m uÿ
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man die Anzahl der in 1 cm

3

und 1 s aus allen Ric h tungen pro F requenzin terv all

d� absorbierenden Quan ten üb er � � �

0

in tegrieren:

N

0 ; 1

R

0 ; 1

= 4 �

Z

1

�

0

�

1 f

�

I

�

h�

d� (5.128)

Durc h Einsetzen des Absorptionsk o e�zien ten für Ionisation �

1 f

�

fällt N

0 ; 1

heraus.

Die F requenz �

0

en tspric h t der Ionisationsenergie �

0

= h�

0

.

Die Rate der Rek om bination un ter Emission v on Photonen setzt man im all-

gemeinen in folgender F orm an:

R

i +1 ;i

= N

e

X

�

i;n

= N

e

�

i

(5.129)

Hierb ei ist �

i;n

der Rek om binationsk o e�zien t für den Üb ergang des ( i + 1) -fac hen

Ions in ein i -fac hes Ion im Anregungszustand n durc h Elektroneneinfang, �

i

ist

der gesam te Rek om binationsk o e�zien t. Für W assersto� hat man in H i i -Regionen

( T � 10 000 K) �

0

� 4 � 10

� 13

cm

3

s

� 1

, und �

0 ; 1

� 6 : 6 � 10

� 13

cm

3

s

� 1

.

5.6.2 H i i Regionen

Für W assersto� gilt, daÿ der gebundene Zustand n die negativ e Energie

E

n

= �

R hZ

2

n

2

(5.130)

hat, w ob ei R = 2 �

2

e

4

m

e

=h

3

= 109 737 : 31 cm

� 1

die Rydb erg-K onstan te ist.

Die Ionisationsenergie �

0

= h� + 0 v on 13.6 e V en tspric h t einer W ellenlänge

�

0

= 912 Å (Lyman-Grenze). Die Rek om binationslinien, die auf n = 1 (also

im Grundzustand) enden, heiÿen Lyman-Serie (Ly) , auf n = 2 Balmer-Serie

(H) , danac h k ommen P asc hen- (P) und Brac k et (Br) Serie. Dann gehen einem

so langsam die Namen aus und man b en utzt einfac h die un tere Quan tenzahl.

Die Üb ergänge mit � n = 1 heiÿen � Linien, mit � n = 2 � Linien, usw., also

z.B. H( � ), Br( 
 ), H109 ( � ) etc. W egen der groÿen Üb ergangsw ahrsc heinlic hk eit

sind die � -Linien die in tensivsten.

Die Gesam tdic h te aller W assersto�atome eines ioniserten Gebietes ist N

H

=

N

0

+ N

1

. W gen der groÿen Häu�gk eit des W assersto�s w erden in einer H i i Re-

gion fast alle freien Elektronen ( � 85%) durc h dessen Ionisation geliefert, d.h.

die Elektronendic h te N

e

ist gleic h der Protonendic h te N

1

. Da die Gebieten mit

T emp eraturen un terhalb 10 000 K Stoÿionisationen durc h thermisc he Elektronen

C

i;i +1

gegen üb er der Photoionisation R

i;i +1

v ernac hlässigt w erden k ann, lautet

die statistisc he Gleic h ung

N

0

R

0 ; 1

= N

1

R

1 ; 0

= N

1

N

e

�

0

(5.131)

Die gröÿten W erte für R

0 ; 1

treten in der Umgebung heiÿer Sterne auf, also in H i i

Regionen. Die mittlere In tensität eines Sterns I

�

k ann aus I

�

� B

�

( T

�

) mit T

�

�
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40 000 K (O5 Stern) abgesc hätzt w erden. In r = 1 p c Abstand ist der geometrisc he

V erdünn ungsfaktor W = ( R

�

=r )

2

et w a 10

� 14

, w enn man für den Sternradius R

�

et w a 8 R

�

annimm t. Daraus folgt I

�

= 10

� 14

I

�

und R

0 ; 1

� 10

� 8

s

� 1

. Mit anderen

W orten, die Leb ensdauer eines neutralen H-A toms in einer H i i Region ist et w a

10

8

s o der 3.2 Jahre.

Nac h Einsetzen v on R

0 ; 1

und �

0

ethält man N

1

= N

0

� 2 : 5 � 10

4

= N

e

und w egen

N

1

= N

e

folgt N

1

� N

0

und R

1 ; 0

� R

0 ; 1

. Es gibt in H i i Regionen n ur w enige

neutrale A tome mit hoher Ionisationsw ahrsc heinlic hk eit, ab er viele Ionen mit n ur

geringer Rek om binationsw ahrsc heinlic hk eit. Für N

e

= 10

2

: : : 10

3

erhält man für

den Absorptionsk o e�zien ten �

� 0

an der Lyman-Grenze W erte zwisc hen 4 � 10

� 18

und 4 � 10

� 20

. Die optisc he Dic k e �

� 0

= 1 wird somit b ereits auf W eglängen v on

2 : 5 � 10

17

bis 2 : 5 � 10

19

cm o der 0.1 bis 10 p c erreic h t. Es läÿt sic h ein Abstand

r

s

v om Stern angeb en, innerhalb dessen der W assersto� praktisc h v ollständig

ionisiert ist, w ährend er auÿerhalb neutral bleibt (Strömgren-Radius)

r

s

= 1 : 23 � 10

� 7

 

R

�

R

�

!

2 = 3

N

1 = 3

L

N

� 2 = 3

H

[p c] (5.132)

Hier ist N

L

die Anzahl der Lyman-K on tin uumsquan ten, die pro Sekunde durc h

1 cm

2

treten (in der Gröÿenordn ung 10

49

für O5 Sterne, bis zu 10

45

für B1 Sterne).

Die Herleitung b ezieh t ein, daÿ Ionen, b ei denen das Elektron im Grundzustand

gefangen wird, ein UV Photon aussenden, das fähig ist, andere A tome zu ionisie-

ren, die optisc he Tiefe für diese Photonen ist deshalb sehr ho c h. Nur Einfänge in

höheren Anregungszuständen k önnen Ionisationsenergie wirklic h losw erden. Der

Üb ergang zwisc hen ionisierter und neutralem Gas ist ziemlic h abrupt: die Dic k e

ist in et w a die freie W eglänge eines Photons, das sind et w a 0.01 p c am Rand einer

H i i Region um einen O6 Stern, b ei einem Radius v on 75 p c. Diese Betrac h tung

wird quan titativ, ab er nic h t qualitativ, durc h die Ein b ezieh ung v on Staubteilc hen

mo di�ziert, die natürlic h eb enfalls UV Photonen absorbieren k önnen. In vielen

Fällen sind die H i i Regionen auc h no c h nic h t im Gleic hgewic h t, sondern w ac hsen

no c h, hier hat man mit expandierenden Ionisationsfron ten zu tun.

Für andere Elemen te, z.B. He und C, gelten ähnlic he Üb erlegungen. Dab ei ist

die Ionisierungsenergie für Helium sehr viel gröÿer als für W assersto� (24.6 e V vs.

13.6 e V), eine He i i Region ist daher n ur für sehr heiÿe Sterne zu erw arten (früher

als O8), w eil spätere Sterne nic h t gen ügend energiereic he Photonen hab en. Die

He i i Regionen, falls v orhanden, sind kleiner als die H i i Regionen. Um Helium

zw eifac h zu ionisieren wird eine Energie v on 54.4 e V b enötigt, w as v on normalen

Sternen nic h t zu leisten ist. In planetarisc hen Neb eln mit Zen tralstern temp era-

turen > 100 000 K wird He

++

ab er b eobac h tet.

5.6.3 H i Gebiete - PDRs

Sauersto� und Stic ksto� hab en ähnlic he Ionisationsp oten tiale wie W assersto�.

Für K ohlensto� hingegen ist die Energie, die zur Ionisation b enötigt wird, kleiner
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als für W assersto�, n ur 11.3 e V. C i i Regionen sind deshalb gröÿer als H i i Regio-

nen. Sie bilden die Üb ergangsgebiete zwisc hen H i i Gebieten, in denen das Gas

ionisiert ist, und dem v orwiegend neutralen molekularen Gas. Die Chemie dort

ist durc h Photonen dominiert, und deshalb nenn t man diese Gebiete auc h Pho-

ton Dominated Region (PDR) . Direkt am Rand v on H i i Regionen k önnen

H

2

Moleküle no c h dissoziiert w erden (Dissoziations mit Photonen v on 11.2 e V),

sie sc hirmen sic h ab er selbst ab und die C i i Gebiete erstrec k en sic h deshalb in

Regionen, in denen W assersto� in molekularer F orm v orliegt.

Im Inneren v on Molekülw olk en gibt es k eine v on auÿen auftretenden Photo-

nen, die Ionisation herv orrufen k önnen. Es gibt allerdings Ionisation durc h W ec h-

selwirkung mit k osmisc her Strahlung. Da der Wirkungsquersc hnitt für Stoÿioni-

sation mit � / 1 =v

2

geh t, w erden n ur niederenergetisc he T eilc hen ( E < 100 Me V)

für diesen Prozeÿ wic h tig sein. Der Fluÿ dieser T eilc hen ist, wie b ereits erw ähn t,

sc h w er direkt zu messen, da sie durc h den Sonnen wind abgesc hirm t w erden. Der

resultierende Ionisationsgrad im Inneren v on Molekülw olk en ist et w a 10

� 7

bis

10

� 8

. Sehr energiearme T eilc hen k önnen auc h in Molekülw olk en nic h t eindringen,

da sie sc hon am Rand mit Molekülen w ec hselwirk en.

5.6.4 Bildung und Dissoziation in terstellarer Moleküle

Kalte W olk en sind Molekülw olk en. Die Bildung v on Molekülen (mit der wic h tigen

Ausnahme v on H

2

) erfolgt im w esen tlic hen durc h Ionen-Neutral Chemie. Deshalb

ist der zw ar kleine, ab er nic h t zu v ernac hlässigende Ionisationsgrad, der durc h

k osmisc he Strahlen erzeugt wird, so wic h tig. Im in terstellaren Medium sind die

Dic h ten so klein, daÿ Dreik örp erprozesse, die in irdisc hen Lab ors auftreten

A + B ! AB

�

(5.133)

w ob ei AB

�

das Molekül im angeregten Zustand ist [w eil kinetisc he Energie und

Impuls gleic hzeitig erhalten w erden m üssen], gefolgt v on

AB

�

+ C ! AB + C + � E

kin

; (5.134)

in dem die üb ersc h üssige Energie durc h Stoÿ mit einem dritten T eilc hen in ki-

netisc he Energie umgew andelt wird, nic h t auftreten k önnen, w eil in der kurzen

Leb ensdauer des T eilc hens AB

�

k ein T eilc hen C v orb eik omm t und das Molekül

deshalb wieder zerfällt. Die Chemie des in terstellaren Mediums ist deshalb sehr

v ersc hieden v on der Chemie im Lab or. Natürlic h k önnen n ur Prozesse auftreten,

w enn sie en t w eder exotherm sind (d.h. die Gesam tenergie der Reaktionspro duk-

te ist kleiner als die Energie der Reaktionspartner), o der endotherme Prozesse

n ur dann, w enn die thermisc he Energie ho c h gen ug ist, um die Reaktionsenerge-

tik möglic h zu mac hen. Dies ist v or allem in Sc ho c ks der F all. F olgende Prozesse

k önnen auftreten:
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� Ionisation durc h k osmisc he Strahlen Dieser Prozeÿ wurde b ereits b e-

spro c hen. Die Rate, die für k osmisc he Strahlen angenommen wird, ist � =

10

� 17

s

� 1

pro H-Nukleus.

� Ionen-Neutral Reaktionen Dies sind Vierk örp er-Reaktionen des T yps

A

+

+ BC ! AB

+

+ C (5.135)

mit Raten v on 10

� 9

cm

3

s

� 1

. Die Gröÿe dieser Rate k omm t durc h den

Ein�uÿ des elektrisc hen F elds des Ions zustande.

� Ladungstransfer Dies sind Reaktionen des T yps

A

+

+ B ! A + B

+

(5.136)

die n ur auftreten k önnen, w enn die Ionisationsenergien der T eilc hen ähnlic h

sind, w eil n ur dann eine Resonanz auftritt und der Reaktionsk o e�zien t

groÿ wird. Der K o e�zien t ist dann, da dies ja n ur ein Sp ezialfall der Ionen-

Neutral Reaktion ist, v on einer ähnlic hen Gröÿenordn ung wie dort.

� Neutral-Neutral Reaktionen Hier handelt es sic h um Reaktionen des

T yps

A + BC ! AB + C (5.137)

die im allgemeinen einen kleineren Reaktionsk o e�zien ten hab en ( 10

� 11

cm

3

s

� 1

), w eil eb en k ein elektrisc hes F eld da ist. Es gibt hier no c h zusätzlic he

K omplik ationen, viele Reaktionen hab en Reaktionsbarrieren in der Gröÿen-

ordn ung 50-200 K, die n ur sehr sc h w er zu b erec hnen o der messen sind. Diese

Barrieren v erhindern viele Reaktionen, ob w ohl sie exotherm sind, b ei den

niedrigen T emp eraturen des ISM. Reaktionen mit A tomen, Molekülradik a-

len o der Molekülen mit o�enen Sc halen hab en oft k eine Barrieren.

� Radiativ e Assoziation Hier wird die üb ersc h üssige Energie als Photon

abgegeb en

A + B ! A B

�

(5.138)

AB

�

! A B + h� (5.139)

W egen der kleinen Üb ergangsw ahrsc heinlic hk eit für radiativ e Üb ergänge ist

die Rate sehr klein ( 10

� 17

bis 10

� 13

cm

3

s

� 1

) und die Reaktionen spielen

n ur dann eine Rolle, w enn es k eine anderen Pfade gibt.

� Radiativ e Rek om bination Das sind Prozesse des T yps

A

+

+ e ! A + h� (5.140)

Auc h dies ist ein Prozeÿ mit kleiner Rate ( 10

� 12

cm

3

s

� 1

) und n ur für A tome

relev an t, w eil dort der folgende Prozeÿ nic h t statt�nden k ann:
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� Dissoziativ e Rek om bination Dieser Prozeÿ ist einer der wic h tigsten Zer-

störungsprozesse für Ionen

AB

+

+ e ! AB

�

(5.141)

AB

�

! A + B (5.142)

da er sehr sc hnell ist ( 10

� 6

cm

3

s

� 1

).

� Photo dissoziation und -ionisation Diese Prozesse spielen sic h im w e-

sen tlic h n ur in PDRs ab. Sie hängen sehr stark v om Strahlungsfeld am Ort

des Gesc hehens ab, und einfac he Raten k önnen nic h t gegeb en w erden. Sie

hab en zw ar eher zerstörenden Charakter, k önnen ab er durc h die Erzeugung

v on Ionen auc h andere Moleküle erzeugen helfen.

� Molekularer W assersto� Molekularer W assersto� k ann praktisc h nic h t

in der Gasphase en tstehen. Hier ist n ur die k atalytisc he En tsteh ung auf

Staubk örnern möglic h, b ei dem das Staubk orn als dritter K örp er dien t, an

das die Exzessenergie b ei der Erzeugung (immerhin 4.5 e V) als Phononen-

energie abgegeb en wird, ein T eil da v on geh t als kinetisc he Energie in das

H

2

Molekül, das deshalb v on der Staub ob er�äc he ab dampft. Ob er�äc hen-

reaktionen sind auc h für andere Moleküle wic h tig (in hot cores), die Ph ysik

da v on ist ab er sehr k omplex und no c h nic h t ric h tig v erstanden. Molekü-

le o der A tome sind an Eismän tel mehr o der w eniger fest gebunden, ab er

A tome k önnen sic h en t w eder durc h thermisc hes Springen o der tunneln v on

Barrieren (für atomaren W assersto� ) b ew egen, so daÿ sie an möglic hen Re-

aktionspartnern v orb eik ommen k önnen. Da die V erw eildauer sehr ho c h ist,

k önnen Barrieren durc h tunnelt w erden, die Gasphasenreaktionen v erhin-

dern, und die Exzess-Energie k ann an das Staubk orn abgegeb en w erden.

Start der Chemie

Hier soll und k ann k eine Liste der möglic hen c hemisc hen Reaktionen gegeb en

w erden - Mo delle rec hen mit mehreren tausend Reaktionen und h undert Mole-

külen. Ab er die wic h tigste Startreaktionen für Ionen-Neutral Chemie soll do c h

angegeb en w erden. Im folgenden steh t crp für cosmic ra y proton.

H

2

+ crp ! H

+

2

+ e (5.143)

H

+

2

+ H

2

! H

+

3

+ H (5.144)

Diese Kette k ann gefolgt w erden durc h z.B.

H

+

3

+ CO ! HCO

+

+ H (5.145)

o der auc h

H

+

3

+ ! OH

+

+ H

2

(5.146)
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OH

+

+ H

2

! H

2

O

+

+ H (5.147)

H

2

O

+

+ H

2

! H

3

O

+

+ H (5.148)

H

3

O

+

+ e ! H

2

O + H (5.149)

w as zur Erzeugung v on W asser führt.

Abbildung 5.10: Beispiel für ein c hemisc hes Netzw erk (K ohlensto�c hemie).

5.6.5 Wärmehaushalt des in terstellaren Gases

Ein wic h tiger P arameter zur Charakterisierung des in terstellaren Gases ist die

kinetisc he T emp eratur T

kin

. Um diesen W ert zu v erstehen, m üssen die Heizraten

� und Kühlraten � (als Energiegewinn- bzw. V erlustrate pro Zeit und V olumen)

b ek ann t sein. Diese hängen v om sonstigen Zustand des Gases (Dic h te, Ionisati-

onszustand, Elemen thäu�gk eiten etc.), ab er natürlic h auc h v on der T emp eratur

selbst. Im stationären F all gilt

� = � (5.150)
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Abbildung 5.11: Beispiel für Chemie in einer PDR: W assersto�c hemie (ob en)

und K ohlensto�c hemie (un ten). Die Strahlung k omm t v on links, b ei A

V

= 0 ist

die Ionisationsfron t. W assersto� wird viel früher molekular als K ohlensto�, w as

an der Selbstabsc hirm ung liegt. Manc he Moleküle (z.B. CO

+

) existieren n ur in

der eigen tlic hen PDR, der Üb ergangszone zwisc hen ionisiertem und molekularem

Gas.
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Abbildung 5.12: Beispiel für zeitabhängige c hemisc he Rec hn ungen. Bei t = 0 liegt

K ohlensto� in der F orm C

+

v or und geh t dann in atomaren K ohlensto� üb er. In

dieser Phase k önnen viele k omplexe k ohlensto�reic he Moleküle en tstehen. Mit der

Zeit wird K ohlensto� im (c hemisc h stabilen und damit unreaktiv en) CO gebunden

und die Häu�gk eiten der andern K ohlensto�haltigen Moleküle nimm t stark ab.

und die T emp eratur k ann eindeutig b erec hnet b erec hnet w erden. Im nic h tsta-

tionären F all (plötzlic he En tsteh ung o der W egfall eines Heiz- o der Kühlprozes-

ses) k ann man für die Zeitk onstan te der Änderung der in ternen Energiedic h te

U = 3 = 2 N k T ansetzen

� =

3 = 2 N k T

j � � � j

(5.151)

w ob ei angenommen wird, daÿ U ( t ) = U

0

e

� t=�

ist. Im folgenden sollen die einzel-

nen Prozesse kurz v orgestellt w erden.

Heizprozesse

� Photoionisation neutraler T eilc hen Hier w erden neutrale T eilc hen durc h

Photonen ionisiert. W enn die Energie des Photons gröÿer w ar als die Io-

nisationsenergie, wird der Üb ersc h uÿ als kinetisc he Energie des Elektrons

v orliegen. Diese wird durc h Stöÿe mit anderen T eilc hen v erlorengehen und

so zur Erhöh ung der kinetisc hen T emp eratur b eitragen. Dieser Prozeÿ ist
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o�ensic h tlic h v or allem dort wic h tig, w o es viele Photonen gibt, also in H i i

Regionen und PDRs. Da im Ionisationsgleic hgewic h t auf jede Photoioni-

sation eine Rek om bination folgt, mit der ein Energiev erlust v erbunden ist

(die kinetisc he Energie des Elektrons wird als Photon abgestrahlt), wird oft

eine Netto-Heizrate angegeb en, b ei dem dieser T erm sc hon abgezogen ist.

� Stoÿionisation neutraler T eilc hen durc h k osmisc he Strahlung Der

Prozeÿ ist ähnlic h wie für Photoionisation: durc h die In teraktion eines T eil-

c hens der k osmisc hen Strahlung (o der auc h durc h Rön tgenphotonen) mit

einem T eilc hen des Gases w erden Elektronen erzeugt, die ab er meist so

ho c henergetisc h sind, daÿ sie andere T eilc hen ionisieren, die dab ei erzeug-

ten Sekundärelektronen sind dann für die Heizung v eran t w ortlic h. Dieser

Prozeÿ tauc h t üb erall auf, ist ab er im Inneren v on Molekülw olk en der ein-

zige, und damit dominan te Heizungsprozeÿ.

� Photo e�ekt an Staubteilc hen Hier w erden die Elektronen aus Staub-

teilc hen abgelöst und heizen dann das Gas. Dieser Prozeÿ ist für PDRs einer

der wic h tigsten Heizprozesse.

� Photo dissoziation v on Molekülen Ähnlic h der Photoionisation wird

hier die Exzess-Energie b ei Photo dissoziationsprozessen v on den übrigge-

blieb enen T eilc hen als kinetisc he Energie in die Gasphase eingebrac h t. Das

klappt natürlic h n ur, w enn so w ohl Photonen als auc h Moleküle da sind, also

in PDRs.

� UV Pump en v on H

2

Hierb ei wird ein H

2

Molekül durc h ein UV Photon

elektronisc h angeregt und fällt dann radiativ wieder in den elektronisc hen

Grundzustand zurüc k, ab er in ein vibrationsangeregtes Niv eau. Die Abre-

gung der Vibration erfolgt durc h Stöÿe, und bildet damit einen Energiein-

put. Auc h dies ist ein v or allem in PDRs wic h tiger Prozeÿ und dort v on

ähnlic her Bedeutung wie der Photo e�ekt.

� Chemisc he Heizung Bei diesem Prozess wird die Exzess-Energie v on exo-

thermisc hen c hemisc hen Reaktionen als thermisc he Energie in das Gas ein-

gefüttert. V or allem ist hier die Energie v on 4.48 e V zu nennen, die b ei der

Bildung v on H

2

Molekülen auf Staub ob er�äc hen freiwird. Ein T eil dieser

Energie wird zur Ablösung des Moleküls v on der Staub ob er�äc he b enötigt

bzw. geh t als in terne Energie (Phononen) in das Staubteilc hen üb er, ab er

ein T eil endet als kinetisc he Energie des H

2

-Moleküls.

� Dissipation v on T urbulenz und Sc ho c ks Auc h dies ist ein wic h tiger

Energieinput v or allem für Molekülw olk en. Makrosk opisc he, geric h tete Be-

w egung, die z.B. durc h Stern winde, Aus�üsse, o der andere Sc ho c kfron ten

erzeugt wird, wird in mikrosk opisc he Bew egung umgesetzt und dien t so zur
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Heizung. In Sc ho c kw ellen ist viel Energie en thalten, und sie k önnen das Gas

sehr stark aufheizen, ab er sie sind k ein stationärer Prozess.

� Am bip olare Di�usion Auc h am bip olare Di�usion ist ein Dissipationspro-

zess, b ei dem makrosk opisc he in mikrosk opisc he Energie umgew andelt wird.

Hier geh t es ab er um Bew egungen v on Magnetfeldern und darin eingefrore-

nen Ionen relativ zu neutralem Gas, also um magnetisc he W ellen, und um

K ollaps zur Bildung eines Sterns. Bei letzterem gibt es eine Gra vitations-

k ollaps des neutralen Gases, und ein Abbremsen durc h das Magnetfeld.

� Heizung durc h Gra viationsk ollaps W enn Molekülw olk en k ollabieren,

erhöh t sic h die T emp eratur durc h den Gra vitationsdruc k.

Kühlprozesse

� Stoÿanregung mit Strahlungsemission Dieser Prozeÿ ist der mit Ab-

stand wic h tigste Prozeÿ zur Kühlung. W elc he T eilc hen wie angeregt w er-

den, hängt stark v on der T emp eratur und v om Ionisationsgrad ab: w äh-

rend in H i i Regionen F einstrukturüb ergänge v on Ionen dominieren, sind es

in PDRs, neb en F einstrukturüb ergängen v on neutralem Sauersto� und ein-

fac h ionisiertem W assersto�, Vibrationsüb ergänge v on H

2

und w eiter innen

ho c hangeregte Üb ergänge v on H

2

O und CO. Viele dieser Üb ergänge sind

optisc h dic k, so daÿ sc h w äc here Üb ergänge o der Üb ergänge v on Isotop ome-

ren wie

13

CO wic h tig w erden k önnen. Im Inneren v on Molekülw olk en �ndet

Kühlung fast aussc hlieÿlic h durc h Rotationsüb ergänge v on Molekülen statt.

� F rei-frei Strahlung v on Elektronen ist o�ensic h tlic h n ur in H i i Regio-

nen möglic h. Da die Emission b ei niedrigen F requenzen statt�ndet, trägt sie

nic h t viel zum Energiev erlust b ei. Bei sehr niedriger Metallizität, w enn die

Elemen te mit den F einstrukturlinien also w egfallen, k ann frei-frei Strahlung

ab er wic h tig w erden.

� Rek om bination v on ionisierten T eilc hen Dieser Prozeÿ wird meist in

die mo di�zierte Heizrate v on Photoionisation eingesc hlossen.

� Stöÿe v on Gaspartik eln mit Staubk örnern Bei Stöÿen v on Gasteil-

c hen mit Staubk örnern k önnen letztere aufgeheizt w erden, un ter V erlust

v on Energie des Gasteilc hens. Das Staubteilc hen kühlt dann durc h thermi-

sc he Strahlung im Infraroten. Dieser Prozeÿ ist v or allem in sehr dic h tem

Gas wic h tig, also z.B. b ei der Sternen tsteh ung, w o dieser Mec hanism us ein

e�ektiv er Kühlmec hanism us ist, um der Aufheizung durc h K on traktion en t-

gegenzu wirk en.



5.6. ZUST AND DES INTERSTELLAREN GASES 129

Abbildung 5.13: Heiz- (ob en) und Kühlprozesse (un ten) in einer PDR. Aufgetra-

gen sind die Heiz- bzw. Kühlleistungen der v ersc hiedenen Prozesse als F unktion

der Extinktion A

V

.
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5.7 In terstellarer Staub

Man b eobac h tet eine K orrelation zwisc hen Gas und Staub:

N (H i ) ! 21 cm Radiolinie (alles Gas auf dem Sehstrahl)

N (H i ) ! Ly � Absorption b ei 1216 Å (alles Gas zwisc hen Stern und Beobac h ter)

N ( H

2

) ! UV-Absorptionslinien (alles Gas zwisc hen Stern und Beobac h ter)

E

B � V

! Photometrie und Sp ektrosk opie (aller Staub zwisc hen Stern und Beobac h ter)

N (H) = 5 : 8 � 10

21

E

B � V

(5.152)

= 1 : 9 � 10

21

A

V

; (5.153)

letzteres w egen A

V

= R E

B � V

mit R = 3 : 1 .

5.7.1 Optik kleiner T eilc hen

Wic h tigste Grundlage zur quan titativ en Deutung der b eobac h teten Phänomene

des in terstellaren Staub es ist die Theorie der Lic h tstreuung an kleinen festen

T eilc hen, d.h. die Lösung der Maxw ell-Gleic h ungen für die Beugung elektroma-

gnetisc her W ellen an einem kleinen K örp er mit den an seiner Ob er�äc he geltenden

Randb edingungen.

Sphärisc he T eilc hen

Für homogene Kugeln ist dieses Problem sc hon 1908 v on Gusta v Mie exakt gelöst

w orden. Die Streuung einer W elle wird dab ei durc h den k omplexen Brec h ungs-

index �n = n � ik , der T eilc hengröÿe a und dem Streu wink el � b estimm t. Für

den Extinktionsquersc hnitt C

ext

eines T eilc hens gilt C

ext

= C

sca

+ C

abs

. Ist der

Imaginärteil des Brec h ungsindex k = 0 , dann gilt C

abs

= 0 . Der Wirkungsfaktor

Q

ext

ist de�niert als

C

ext

= � a

2

Q

ext

mit Q

ext

= Q

sca

+ Q

abs

(5.154)

Bei einer Anzahldic h te n

d

gleic hartiger Staubteilc hen ist der Extinktionsk o e�zi-

en t gegeb en durc h

�

�

= � a

2

Q

ext

n

d

(5.155)

Das V erhältnis der v on einem V olumenelemen t in alle Ric h tungen gestreuten

Energie zur dem Strahlungsfeld en tnommenen Energie heiÿt Alb edo der T eilc hen

und ist gegeb en durc h


 =

Q

sca

Q

ext

=

Q

sca

Q

sca

+ Q

abs

(5.156)

Der F all 
 = 1 en tspric h t v ollständig re�ektierenden T eilc hen, w ährend b ei 
 = 0

k ein Streulic h t auftritt (sc h w arze K örp er).
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Der Grad, in dem die Streustrahlung v orw ärts geric h tet ist, läÿt sic h durc h den

mit der Streufunktion p (�) gewic h teten Mittelw ert v on cos � üb er alle Raum-

wink el c harakterisieren

g = p cos � =

Z Z

p (�) cos � d 
 (5.157)

Man nenn t g den Asymmetrieparameter o der auc h Phasenfaktor. Bei v ollständi-

ger V orw ärtsstreuung ist cos � gleic h 1 dund daher auc h g = 1 , b ei v ollständiger

isotrop er Streuung folgt g = 0 . Sc hlieÿlic h ist g = � 1 v ollständige Rüc h w ärts-

streuung, sie wird ab er wie die totale V orw ärtsstreuung nie erreic h t. Für den

in terstellaren Staub b eobac h tet man eine mäÿige V orw ärtsstreuung mit g � 0 : 5 .

Die analytisc he Deutung der Streufunktionen und Wirkungsquersc hnitte ist

im Einzelfall rec h t k ompliziert. Bei festem Brec h ungsindex hängen sie in c harak-

teristisc her W eise v om P arameter � = 2 � a=� ab. Man �ndet die Grenzfälle

� � 1 Q

ext

� Q

sca

=

8

3

�

4

�

n

2

� 1

n

2

+1

�

2

b eob.: Q

ext

/ �

� 4

(Ra yleigh-Streuung)

1 < � < 4 Q

ext

/

�

2

b eob.: Q

ext

/ �

� 2

Für 0 : 1 < � < 1 steigt mit w ac hsendem T eilc henradius die V orw ärtsstreuung

(Mie-E�ekt) , die b ei � = 90

�

fast v ollständig p olarisiert ist. Für � > 1 liegt das

Maxim um der dann wieder sc h w äc heren P olarisation b ei anderen Wink eln. Für

� ! 1 geh t Q

ext

! 2 (Babinet'sc hes Theorem).

Nic h tsphärisc he T eilc hen

Die Deutung der P olarisation des Sternlic h ts erfordert einen An teil einheitlic h ori-

en tierter anisotr op er Streuteilc hen, die für v ersc hiedene Sc h wingungsric h tungen

des einfallenden Lic h ts un tersc hiedlic he Extinktionsb eiträge ergeb en. Fällt das

Lic h t z.B. senkrec h t zur Längsac hse des T eilc hens ein, dann ergeb en sic h zw ei Ex-

tinktionsquersc hnitte C

jj

und C

?

für den parallel bzw. senkrec h t zu dieser A c hse

sc h wingenden elektrisc hen V ektor. Die en tsprec henden Wirkungsfaktoren Q

jj

und

Q

?

sidn n ur für w einige Fälle wie z.B. lange Zylinder ( l � a ) und axialsymmetri-

sc he Ellipsoide mit Halbac hsen � �= 2 b ek ann t. Da ab er alle Streueigensc haften

v on � abhängen, k onn te man mit Mikro w ellenexp erimen ten die Streufunktionen

und Wirkungsquersc hnitte empirisc h b estimmen.

Für die mit Q

jj

und Q

?

gebildeten optisc hen Dic k en �

jj

und �

?

erhält man die

en tsprec henden In tensitäten

I

jj

=

1

2

I

0

e

� �

jj

(5.158)

I

?

=

1

2

I

0

e

� �

?

(5.159)

(5.160)

w ob ei I = I

jj

+ I

?

die Gesam tin tensität der gesc h w äc h ten Strahlung ist. Da für

� < 5 gilt Q

jj

> Q

?

, folgt I

jj

< I

?

, d.h. Lic h t wird senkrec h t zur groÿen T eilc hen-

ac hse p olarisiert. Es gen ügt natürlic h nic h t, nic h tsphärisc he T eilc hen zu hab en,
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sie m üssen auc h irgendwie ausgeric h tet w erden. Dies gesc hieh t mit Magnetfeldern

und dem Da vis-Greenstein E�ekt für paramagnetisc he Staubk örner, auf den hier

aus Zeitgründen nic h t näher eingegangen w erden.

5.7.2 Ph ysik alisc he Eigensc haften

Gröÿen v erteilung der Staubk örner

Im Jahre 1977 gelang es Mathis, Rumpl und Nordsiek, die b eobac h tete mitt-

lere Extinktionskurv e des di�usen in terstellaren Mediums v om IR- bis in den

UV-Bereic h durc h eine Misc h ung v on Graphit- und Silik atteilc hen mit einer Grö-

ÿen v erteilung der F orm

N ( a ) = k a

� 3 : 5

(5.161)

zu �tten. Dab ei b ew egen sic h die T eilc hen in einem Gröÿen b ereic h 50 Å < a <

2500 Å. In den letzten Jahren hab en Beobac h tungen v on p olyzyklisc hen aroma-

tisc hen K ohlen w assersto�en (P AHs) eine Erw eiterung dieses Mo dells zu kleinen

T eilc hen hin not w endig gemac h t.

In Dunk elw olk en deuten Beobac h tungen auf ein Gröÿen w ac hstum der Staub-

teilc hen hin. In diesem v on UV Strahlung abgesc hirm ten Gebiet frieren Mole-

küle als Eismän tel auf Staub ob er�äc hen aus. Diese wirk en wie Klebsto�, und

b ewirk en, daÿ Staubteilc hen sic h b ei K ollisionen zusammenlagern (K oagulati-

on). Dieser Prozeÿ erzeugt T eilc hen, die eine fraktale Struktur hab en (also zu ei-

nem groÿen T eil aus V akuum b estehen), w eshalb die optisc hen Eigensc haften sic h

eb enfalls ändern ( R > 3 : 1 ). Das T eilc hen w ac hstum setzt sic h in zirkumstellaren

Sc heib en um junge Sterne fort und hält w ahrsc heinlic h im Hauptreihenstadium

an. So lassen sic h z.B. mm-Beobac h tungen v on W ega-ähnlic hen Sternen n ur durc h

T eilc hen im Bereic h 1 � m < a < 4000 � m(= 4 mm ) erklären. Das sind sc hon

Gröÿen, wie man sie im In terplanetaren Staub �ndet. No c h gröÿere T eilc hen sind

der Beobac h tung derzeit nic h t zugänglic h. Die Existenz v on Meteoriten und Pla-

neten in unserem (und anderen) Sonnensystemen läÿt ab er v erm uten, daÿ das

Staub w ac hstum w eitergeh t.

Staubmasse

In den letzten Jahren hat die mm/submm Astronomie einen direkten W eg ge-

liefert, die Masse des Staub es in einem b estimm ten V olumen zu b estimmen.

Die thermisc he Staubstrahlung ist in diesem W ellenlängen b ereic h optisc h dünn

( �

�

� 0 : 001 ) und für die b eobac h tete Fluÿdic h te gilt

S

�

= M

d

B

�

( T

d

) k

�

D

� 2

(5.162)

w ob ei M

d

die Staubmasse, B

�

die Planc k-F unktion der Staubtemp erature T

d

,

k appa

�

der Massenabsorptionsk o e�zien t [cm

2

g � 1 ] und D die En tfern ung der

Staub w olk e ist. Für � = 1 : 3 mm, einer W ellenlänge, b ei der die Erdatmosphäre

relativ transparen t ist, ist �

�

� 0 : 4 cm

2

g

� 1

.
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Staubtemp eraturen

Die T emp eratur eine Staubteilc hens T

d

wird im di�usen Medium durc h die v on

der optisc hen und UV Strahlung zugeführten Energie (Absorption) und dem V er-

lust durc h Abstrahlung im FIR Bereic h (Emission) b estimm t. Der Austausc h v on

kinetisc her Energie mit den Gasteilc hen o der die b ei c hemisc hen Reaktionen auf

der Staub ob er�äc he en tstehende Energie sind meist v ernac hlässigbar. T

d

läÿt sic h

dann aus dem Gleic hgewic h t v on absorbierter und emittierter Strahlung b erec h-

nen:

absorbierte Energie = � a

2

Q

abs

I

�

d! (5.163)

emittierte Energie = � a

2

E

�

d! (5.164)

(5.165)

Im thermo dynamisc hen Gleic hgewic h t gilt E

�

= Q

abs

B

�

( T

d

) , so daÿ sic h durc h

Gleic hsetzen T

d

b erec hnen läÿt. Für das in terstellare Strahlungsfeld als Energie-

quelle ergibt sic h in Üb ereinstimm ung mit den Beobac h tungen eine Staubtem-

p eratur v on T

d

� 10 : : : 20 K für die T eilc hen im di�usen Medium. Üerrasc hen-

derw eise ist die T emp eratur im Inneren v on dic h ten Staub w olk en auc h nic h t ge-

ringer (ob w ohl es dort k eine UV Strahlung gibt), hier erfolgt die Heizung durc h

IR Strahlung, die am Rand der W olk e durc h das UV F eld erzeugt wird. In der

unmittelbaren Nähe v on Strahlungsquellen (z.B. H i i Regionen, zirkumstellare

Sc heib en) �ndet man auc h Staub v on einigen 100 K bis hin zur Sc hmelztemp era-

tur v on et w a 1800 K. Diese W erte sind zeitlic he Mittelw erte, mikrosk opisc h wird

die T emp eratur eines einzelnen T eilc hens Fluktuationen aufw eisen, da Absorpti-

on und Emission v on Photonen diskrete Prozesse sind. So b enötigt ein T eilc hen

v on 100 K et w a 5000 s, um auf 10 K abzukühlen.

Absorption v on W assersto� vs. Extinktion v on Staub

Für Extinktion v on Staub gilt

N ( H ) = 5 : 8 � 10

21

E

B � V

(5.166)

Für die Absorption A� ( H ) durc h W assersto� gilt für ionisierende Photonen ( � <

912 Å)

A

�

( H ) = 1 : 086 �

�

= 1 : 086 � 6 : 6 � 10

� 18

N ( H )

�

�

0

�

�

3

: (5.167)

Der V ergleic h zwisc hen Absorption durc h W assersto� und der Extinktion durc h

Staub sieh t folgendermaÿen aus
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� [Å] A

�

(H) A

�

(Staub)

1000 0 15

912 38 000 16

500 5 000 12

300 1 400 7

100 50 3

50 5 2 . . . 0

30 1.4 2 . . . 0

Für � > 912 Å wird die Extinktion n ur durc h Staub v erursac h t. Für 912 Å <

� < 50 Å ist die Absorption durc h W assersto� dominierend, für no c h kleinere

W ellenlängen spielt no c h einmal Staub eine gewisse Rolle. Für Rön tgenstrahlung

wird das ISM durc hsic h tig.

5.7.3 Staubbildung und Staubabbau

Staubbildung

Die wic h tigsten Hyp othesen zur Staubbildung seien hier kurz zusammengefasst:

� K ondensation aus dem allgemeinen in terstellaren Gas: Zunäc hst er-

folgt die Bildung zw eiatomiger Moleküle wie CO, die sic h dann zu gröÿeren

V erbänden v on 10 bis 20 A tomen zusammenlagern. Die letzte Phase ist ein

langsames W ac hstum dieser K ondensationsk erne durc h Akkretion v on A to-

men aufgrund v on Stöÿen. Dieser Prozeÿ wird im Momen t nic h t als sehr

e�ektiv angesehen und stellt k eine signi�k an te Quelle v on in terstellarem

Staub dar.

� K ondensation in den A tmosphären kühler Riesensterne: Bei T em-

p eraturen un ter 2000 K und den Druc k en in den äuÿeren A tmosphären

später Riesen (A GB Sterne) k önne Staubteilc hen im üb ersättigtem Dampf

ausk ondensieren und durc h Strahlungsdruc k und den Stern wind in das ISM

hinausgetragen w erden. W elc he Staubteilc hen en tstehen, hängt v on der c he-

misc hen Zusammensetzung der Sternatmosphäre ab: in normalen M-Riesen

ist das Gas Sauersto�reic h, alle K ohlensto�atome sind in CO gebunden und

es k önnen sic h Silik ate (Siliziumo xide) bilden. In K ohlensto�sternen sind al-

le Sauersto�atome in CO gebunden und es bilden sic h Graphitteilc hen und

P AHs.

� K ondensation in Hüllen und Sc heib en v on Protosternen: Auc h in

dic h ten Hüllen und Sc heib en v on Protosternen k omm t es zu K ondensation

v on Staubteilc hen, wie man an unserem Sonnensystem leic h t sehen k ann.

No c h ungeklärt ist, wieviel v on diesem Staub in in takter F orm wieder ins

ISM zurüc kgegeb en wird, w as durc h Aus�üsse, Stern winde und Strahlungs-

druc k passieren k ann.
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Staubabbau

Staub k ann durc h Sternen tsteh ungsprozesse zerstört w erden: steigt die T emp era-

tur auf üb er 1800 K an, ev ap oriert Staub. Im generellen In terstellaren Medium

wird Staub durc h Sc ho c ks zerstört, wie sie v or allem v on Sup erno v aexplosio-

nen und expandierenden Sup erno v a-Üb erresten erzeugt w erden. In den jetzigen

Mo dellen ist dieser Staubzerstörungsmec hanism us zu e�ektiv: Bilanzrec hn ungen

ergeb en w eniger Staub, als b eobac h tet wird. Das deutet darauf hin, daÿ Stau-

b en tsteh ungsmec hanismen no c h nic h t v ollständig v erstanden sind.
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Kapitel 6

Dynamik des Gases

Dieses Kapitel skizziert n ur kurz, w as zu diesem Thema gesagt w erden k önn te.

Ic h ho�e, in einer späteren V ersion ausführlic heres sagen zu k önnen.

6.1 Stoÿw ellen

Die Ph ysik hierv on wird v on magneto-h ydro dynamisc hen Gleic h ungen b e-

sc hrieb en. Störungen, die sic h mit Üb ersc hallgesc h windigk eit ausbreiten, heiÿen

Sc ho c ks . Rein h ydro dynamisc he Sc ho c ks k önnen nic h tradiativ sein, in diesem

F all ist die maximale K ompression der Dic h te n ur 4. Für radiativ e Sc ho c ks, b ei

denen die Kühlung sehr e�ektiv ist, k ann der K ompressionsfaktor bis zu 100 b e-

tragen. Diese Sc ho c ks hab en oft sogenann te radiativ e Precursors , also v om

Sc ho c k ausgehende Strahlungsfelder, die die Materie auc h sc hon v or dem Sc ho c k

b eein�ussen k önnen. Für magnetoh ydro dynamisc he Sc ho c ks ist die Situation

k omplizierter, hier gibt es neb en der Sc hallgesc h windigk eit eine zw eite Ausbrei-

tungsgesc h windigk eit v on Signalen, die Alfv én-Gesc h windigk eit . Für Sc ho c ks,

die Üb ersc hallgesc h windigk eit hab en, ab er sub-Alfv énic sind, ist der Sc ho c k n ur

eine W elle im Magnetfeld, an das die Ionen gek opp elt sind. Durc h Reibung mit

den Ionen k ann auc h das neutrale Medium sc hon v or der eigen tlic hen Sc ho c k-

fron t b esc hleunigt w erden, so daÿ die Sc ho c kfron t im Sinne einer Disk on tin uität

v ersc h windet. Man spric h t hier v on C-sho c ks (Con tin uous), im Gegensatz zu J-

sho c ks (jump). C-sho c ks sind nic h t so heiÿ (einige 100 K im Gegensatz zu einigen

1000 K b ei J-sho c ks) und viel breiter. Ob J- o der C-sho c ks v orliegen, hängt v on

der Sc ho c kgesc h windigk eit, v om Ionisationsgrad des Mediums und v om Magnet-

feld ab, für Sc ho c kgesc h windigk eiten v on mehr als 50-60 km s

� 1

hat man immer

J-sho c ks.

137
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6.2 Expansion v on H i i Regionen

W enn massiv e Sterne anfangen zu brennen, gibt es um sie herum eine expan-

dierende Ionisationsfron t, die mit et w a 10 km s

� 1

expandiert. Auc h hier gibt es

v ersc hiedene V ersionen: eine F ron t, die sic h in dünnem Gas ausbreitet (R-T yp) ,

und eine, die sic h in dic h tem Gas ausbreitet (D-T yp) und v on einer v or ihr lau-

fenden Sc ho c kfron t b egleitet ist. Es k ann b ei der Expansion v on H i i Regionen

auc h zu Instabilitäten k ommen (Ra yleigh-T a ylor Instabilität) und zu Phäno-

menen wie Champagne-Flo w .

6.3 Expansion v on Sup erno v a-Üb erresten

Eine expandierende Sup erno v ah ülle geh t durc h drei Phasen. Zunäc hst ist die

Dic h tedi�erenz zwisc hen expandierender Hülle und ISM sehr groÿ, und die Masse

der Hülle ist gröÿer als die Masse des aufgefegten Gases. Die Expansion erfolgt

hier mit et w a k onstan ter Gesc h windigk eit (et w a 20 000 km s

� 1

). Die Phase dauert

et w a 50 Jahre und wird einen Üb errest des Radius 1 p c erzeugen. Irgendw ann

ist die aufgefegte Masse so groÿ wie die Masse der Hülle, und die Expansion tritt

in die zw eite Phase, (adiabatisc he o der Sedo v-Phase). Die T emp eratur ist jetzt

et w a 10

7

K und die Gesc h windigk eit b eginn t zu fallen. Die T emp eratur bleibt

k onstan t, o der steigt sogar no c h an, die Energie bleibt ab er fast k onstan t, da

die Kühlung v ernac hlässigbar ist. Nac h et w a 20 000 Jahren hat die Hülle einen

Radius v on 14 p c erreic h t, und die T emp eratur am Auÿenrand ist auf 10

6

K ge-

fallen. Jetzt sind die sc h w eren A tome nic h t mehr v ollständig ionisiert, und durc h

F einstrukturkühlung fällt die T emp eratur jetzt rapide ab. Die Expansion ist jetzt

Impulsgetrieb en (Sc hneep�ug-Phase), das Gas ist ab er kühl.

6.4 Spiralw ellen

Das Charakteristikum v on Spiralgalaxien sind Spiralarme. Heute w eiss man, daÿ

diese Arme k eine festen Strukturen sind, sondern Dic h tew ellen, die mit fester

Wink elgesc h windigk eit rotieren. Sterne k onzen trieren sic h et w as in dem P oten-

tialtopf, ab er der wic h tigste E�ekt ist, daÿ durc h die Dic h teerhöh ung im Gas

das En tstehen v on Molekülw olk en ermöglic h t wird, w as die En tsteh ung v on mas-

siv en, kurzlebigen ab er hellen Sternen zur F olge hat. Diese Sterne mac hen die

Spiralarme erst au�ällig.

6.5 Gra vitationsinstabili tä ten: Sternen tsteh ung

Sternen tsteh ung ist ein viel zu k omplexes Thema, um in ein paar Min uten abge-

handelt w erden zu k önnen. Sterne en tstehen durc h Gra vitationsk ollaps aus dic h-
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ten Molekülw olk en. O�ene F ragen sind no c h, w as den K ollaps v on ursprüng-

lic h stabilen Molekülw olk en v erursac h t. Die Ursac hen mögen vielfältig sein, ex-

terne Störungen wie Spiralw ellen, W olk enzusammenstöÿe o der expandierende

Sup erno v a-Üb erreste sind sic herlic h wic h tig, ab er vielleic h t nic h t in allen Fällen.

Magnetfelder sind eb enfalls wic h tige Zutaten (am bip olare Di�usion). K ollabie-

rende Sphären mit Drehimpuls würden sic h immer sc hneller drehen, je kleiner sie

w erden (Eisläufer-E�ekt), w as ein Grund für die Abplattung und die Existenz

v on Sc heib en ist. Der üb ersc h üssige Drehimpuls, der w eiteren K ollaps v erhin-

dern würde, wird teilw eise durc h Aus�üsse abtransp ortiert, wie ab er der genaue

Mec hanism us funktioniert, ist unklar.
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