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Die Haujigkeiten der Elemente in den direkt beobachtbaren Atinospharenschichten der 
Sterne hangen zusammen mil der Energieerzeugung durch Kernproresse im Inneren der 
Sterne und niit dem Entwicklungsstadium der Sterne. - Zur yuantitativen Arralyse eines 
Sternspektrums berechnet man iunachst mehrere ,,Mo~ellatmospharen" mit vorlaufigen 
Zahlenwerten fur die effektive Temperatur Te, die Schwerebeschleunigung g an der Stern- 
oberfiache und die relativen Haujigkeiten der wichtigeren Elemente. Man erhalt die Tern- 
peraturver feilung aus der Theorie des Strahlungsgleichgewichtes in Verbindung mit der 
Quantentheorie des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten, die Driickschichtung aus der 
hydrostatischeit Gleichung. Die Berechnung der Fraunhoferschen Linien setzt eine Theorie 
dev Linienabsorptionskoeffizienten und der Linienbreiten voraus. Schlie/3lich werden durch 
Vergleich der berechneten Spelctren mit dem gemessenen Sternspektrum die endgiiltigen 
Zahlenwerte fur T,, g und die Haujigkeiten der Elemente in der Sternatmosphare ermittelt. - 
Die Hauptsequenzsterne und die hegen Ubergiganten, d. h. die Sternpopulation I der Spiral- 
arme und die Population der Milc~istra~enscheibe, haben die gleiche chemische Zusamrnen- 
setiung ; diese stimmt uberein mit der des iiiterstellaren Mediums. In den alten Population- 
Il-Sternen des galaktischen Halos (Schnelliiufer, Subdwar fs) ist dagegen die Haujigkeit 
aller schweren Elemente relativ zum Wasserstofl reduziert um Faktoren bis zu 200, viel- 
leicht sogar 500 (Urmaterie unserer Milchstraje). In den Heliurnsternen ist auch in der 
Atmosphare fast aller Wasserstoff in Helium verwandelt, es handelt sich wohl um weit- 
gehend durchmischte Sterne. 

I. Einleitung [ l l  

Die von Kirchhoff und Bunsen 1859 gefundenen Grund- 
gesetze der Spektralanalyse erlaubten die qualitative 
Identifizierung vieler Elemente in den Atmospharen der 
Sonne und der Sterne. Daruberhinaus schuf Kirchhoffs 
Entdeckung der nach ihm benannten Beziehung zwi- 
schen Emission und Absorption der Strahlung im ther- 
modynamischen Gleichgewicht eine der wichtigsten 

[l] Zur weiteren Einfiihrung in das behandelte Gebiet konnen 
folgende Veroffentlichungen dienen : 
0. Struve, B. Lynds u. H. Pillans: Astronomie. W. de Gruyter, 
Berlin 1962. 
S. v. Hoerner u. K.  Schaijers: Meyers Handbuch iiber das Weltall. 
Bibliographisches Institut, Mannheim 1961. 
Zusammenfassende Darstellungen mit ausfiihrlichen Literatur- 
angaben: 
L. H. AZZer: The Abundance of the Elements. Interscience, New 
York 1961. 
E. M .  Burbidge, G .  R. Bzirbidge, W. A .  Fowler u. F. Hoyle: Syn- 
thesis of the Elements in Stars. Rev. mod. Physics 29, 547 (1957). 

Grundlagen fur die quantitative Analyse der Spektren. 
Davon konnte die Astrophysik aber erst fruchtbaren 
Gebrauch machen, nachdem die Quantentheorie in den 
zwanziger Jahren tiefere Einsicht in die Zusammenhange 

B. M. Glennon u. W.L. Wiese: Bibliography on Atomic Transition 
Probabilities. National Bureau of Standards, Washington 1962. 
Handbuch der Physik. Springer, Heidelberg 1958, Bd. 51, u.a.: 
E. M .  Burbidge u. G .  R .  Burbidge, Stellar Evolution; H. E. Suess 
u. H .  C.  Urey: Die Haufigkeit der Elemente in Planeten und Me- 
teoriten; L. H .  Aller, The Abundances of the Elements in the Sun 
and Stars. 
P .  W. Merrilf: Lines of the Chemical Elements in Astronomical 
Spectra. Carnegie Institution of Washington, 1956. 
J.  L. Greenstein: Stellar Atmospheres (Stars and Stellar Systems, 
Vol. VI). University of Chicago Press, 1960. 
C. Traving: uber die Theorie der Druckverbreiterung von Spek- 
trallinien. G. Braun, Karlsruhe 1960. 
A .  Unsold: Physik der Sternatmospharen. 2 .  Aufl., Springer, 
Heidelberg 1955. 
V. Weidemann: The Atmosphere of the White Dwarf van 
Maanen 2., Astrophys. J. 131, 638 (1960). 
V.  Weidemann: Effektive Temperatur und Schwerebeschleunigung 
der Weinen Zwerge. Z. Astrophysik 57, 87 (1963). 
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zwischen Atombau und Spektrallinien und damit in 
Verhalten und Strahlung der Materie unter kosmischen 
Bedingungen gab. 
Mit Sahas Theorie der thermischen lonisation begann 
1920 die moderne Theorie der Sternspektren. In den 
zwei folgenden Jahrzehnten wurde - anknupfend an Ar- 
beiten von K.  Schwarzschild, Eddington und Russell - die 
quantitative Analyse kosmischer Spektren entwickelt. 
Die Ergebnisse, die Haufigkeitsverteilung der chemi- 
schen Elemente in den Atmospharen, d. h. den direkt 
beobachtbaren Schichten, verschiedener Sterne konnen 
wir - und das ist das Aufregende - in Zusammenhang 
bringen mit neueren Vorstellungen iiber die Energie- 
erzeugung im Sterninneren durch Kernprozesse und da- 
durch mit den Problemen der Sternentwicklung. Es 
handelt sich hier zunachst um Kernprozesse und Hau- 
figkeitsverteilung der leichteren Elemente. Aber auch 
bezuglich der schweren Elemente sprechen immer star- 
kere Argumente dafur, da13 wir von der lange popularen 
Theorie des ,,Urknalls" iibergehen miissen zur Vorstel- 
lung ihrer Entstehung in bestimmten Phasen der Stern- 
entwicklung. So erscheint es angebracht, unserem eigent- 
lichen Thema einige Bemerkungen iiber die Entwicklung 
der Sterne und der MilchstraRe voranzustellen. 

1. Entwicklung der Sterne 

Nach unseren heutigen Vorstellungen spielt sich der Le- 
benslauf eines Sternes etwa folgendermaBen ab: Aus der 
interstellaren Materie (Dichte ca. 10-23 gjcm3) bilden 
sich Wolken von mehreren hundert bis tausend Sonnen- 
massen. Eine solche Wolke zerteilt sich, und durch 
weitere Kondensation entstehen zahlreiche Sterne, eine 
sogenannte Sternassoziation oder ein Sternhaufen. Die 
Entwicklung dieser Sterne verfolgen wir im Hertz- 
sprung-Russell-Diagramm oder - was auf dasselbe 
herauskommt - im Farben - Helligkeits - Diagramm 
(Abb. 1). Als Abszisse tragen wir den Spektraltyp (Far- 
benindex) oder die Temperatur des Sternes auf ; als Or- 
dinate nehmen wir seine absolute Helligkeit (bezogen 
auf eine Entfernung von 10 parsec = 32,6 Lichtjahren) 
oder seine Leuchtkraft (bezogen auf die Sonne). In die- 
sem Diagramm beginnt ein junger Stern seine Kontrak- 
tionsphase rechts als ausgedehnte kiihle Masse, die sich 
bei der Kontraktion erhitzt; der Stern wandert im Dia- 
gramm nach links. Die kontrahierenden Sterne sind 
offenbar ziemlich instabil; es sind die rasch verander- 
lichen T-Tauri- und RW-Aurigae-Sterne, in deren At- 
mospharen heftige Eruptionen, sogenannte Flares, und 
vielleicht sogar Kernprozesse durch hochenergetische 
Teilchen eine Rolle spielen. 
Ein Stern von beispielsweise einer Sonnenmasse hat sich 
nun nach etwa 20 Millionen Jahren soweit kontrahiert, 
dal3 in seinem Inneren bei Temperaturen von ca. l o 7  "K 
die Umwandlung von Wasserstoff in Helium beginnt. 
Dies geschieht bei den kleineren Sternen (bis wenig uber 
eine Sonnenmasse) durch direkte Fusion, bei den massi- 
veten Sternen mit etwas hoheren Zentraltemperaturen 
durch den von Befhe und v. Weizsacker 1938 gefundenen 
Kernreak tionscyclus 

'~C(P,Y)~~N(B+V)~JC(P,~)~~N(P,Y)~~O(P+V)~~N (p,a)'ZC 

unter Einbeziehung von Kohlenstoff und Stickstoff, so- 
zusagen als Katalysatoren. Der Stern befindet sich jetzt 
auf der Hauptsequenz des Hertzsprung-Russell-Dia- 
gramms und bleibt hier in einem quasistationaren Zu- 
stand, bis ca. 10 % seines Wasserstoffes zu Helium ver- 
brannt sind. Dies dauert bei den kiihleren Sternen (Tem- 
peratur hochstens etwas iiber der Sonnentemperatur) 
Ianger als die ganze ,,Weltgeschichte" (im astronomi- 
schen Sinne, d.h. ca. 10 Milliarden Jahre). Die heiRen 
Sterne dagegen verbrennen ihren Wasserstoff sehr 
rasch, und die bekannten blauen Sterne im Orion bei- 
spielsweise, sind zu einer Zeit entstanden, als etwa unsere 
altesten Vorfahren sich anschickten, von den Baumen 
herabzusteigen. 
Fur die weitere Entwicklung eines Sternes, nachdem etwa 
10 % seines Wasserstoffes verbraucht sind, ist es nun 
sehr wesentlich, ob die ausgebrannte Materie in seinem 
Inneren standig mit frischer Materie durchmischt wird 
oder ob sie als ausgebrannter Heliumkern im Innersten 
verbleibt. Eine Durchmischung der Sternmaterie ge- 
schieht nur ausnahmsweise, ein Heliumkern ist die Re- 
gel. Dann verlagert sich die Brennzone der energie- 
erzeugenden Kernprozesse im Stern immer weiter nach 
auRen, der Stern blaht sich auf und wird ein roter Riese, 
rechts oben im Hertzsprung-Russell-Diagramm. Was 
weiter geschieht, ist im einzelnen noch nicht hinreichend 
erforscht. Wahrscheinlich iibernimmt zunachst bei noch 
hoheren Temperaturen die Bildung schwerer Vierer- 
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Abb. 1. Farben-Helligkeits-Diagramme oder Hertzsprung-Russell- 
Diagramme der galaktischen Sternhaufen h+X Persei, NGC 2362, 
Pleiaden, Hyaden, Praesepe, NGC 752, M 67 sowie der Kugelstern- 
haufen M 92 und M 3 (nach [2]). 
Abszisse: Farbenindex B-V. 
Ordinate: Absolute visuelle Helligkeit Mv (bezogen auf 10 parsec = 

Entlang der Hauptsequenz sind die Spektraltypen S angegeben. Die 
Stelle, an der das Diagramm eines Haufens von der Hauptsequenz nach 
rechts abbiegt, charakterisiert sein Alter. Es betragt nur 3 Millionen 
Jahre fur h+X Persei, etwa 10 Milliarden Jahre fur die altesten galak- 
tischen Sternhaufen, wie M 67 und die Kugelsternhaufen (welche zum 
galaktischen Halo gehoren). 

. 32,6 Lichtjahre Entfernung). 

[2] H. L. Johnson u. A .  R. Sandage, Astrophys. J. 121,616 (1955). 
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Kerne W, 160,  usw. aus 4He die Energielieferung. Ir- 
gendwann durften - dafur spricht die Haufigkeitsver- 
teilung der schweren Elemente - bei katastrophenarti- 
gen Vorgangen (Supernovae?) unter Mitwirkung groBer 
Mengen freier Neutronen auch schwere Elemente ge- 
bildet werden. Dabei gibt der Stern einen erheblichen 
Teil seiner inzwischen durch Kernprozesse chemisch 
veranderten Materie an das interstellare Gas zuruck. 
Der Rest endet - hier sehen wir wieder deutlicher - 
als weiljer Zwergstern aus entarteter Materie (groljten- 
teils Helium) von enormer Dichte. 

Wir sehen, da13 die verschiedenen Teile unserer Milch- 
stral3e mit Sternen verschiedenen Alters und - wie wit 
vorwegnehmen - verschiedener chemischer Zusammen- 
setzung bevolkert sind. Wir sprechen von verschiede- 
nen S te rnpopu la t ionen ,  von der Halopopulation 11, 
der Scheibenpopulation und der Extremen Population I 
der Spiralarme. Die Erkennung dieser Populationen 
durch W. Baade bildete wohl eine der wichtigsten Ent- 
deckungen der neueren Astronomie. 

II. Quantitative Analyse der Spektren 

2. Entwicklung der MilchstraBe 

Die Entwicklung der Sterne spielt sich im groReren 
Rahmen des galaktischen Systems ab (Abb. 2). Dieses 
begann - wie wir spater begrunden werden - als eine 
fast kugelformige Wasserstoff-Wolke. Aus dieser ent- 
standen die ersten Sterne aus fast reinem Wasserstoff. 

1. Beobachtungsdaten; Profile und Aquivalentbreiten 
der Fraunhofer-Linien 

Das Spektrum der Sonne konnen wir mit sehr groljer 
Dispersion und einem Auflosungsvermogen hj Ah FX 106 

aufnehmen. Die Sternwarten in Utrecht, Ann Arbor 
(Michigan), Gottingen u. a. haben photometrische At- 
lanten (Abb. 3) hergestellt, denen die Intensitatsvertei- 
lung in den Linien, das Linienprofi l ,  entnommen 

hril- 
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Abb. 3. Utrechter Photonietrischer Atlas des Sonnenspektrums. 
D-Linien des Natriums, A = 5889,96 und 5895,93 A. 

Abb. 2. Struktur und Populationsgruppen der MilchstraBe, schematiscb 
(nach [31). werden kann. Wahrend das Linienprofil aber in emp- 

findlicher Weise vom Trennungsvermogen des Spektro- 
graphen abhangt, ist die in der Linie absorbierte Ene r -  

1 :  Kern, 2: Scheibe, 3: galaktischer Sternhaufen, 4: Spiralarme, 
5: Kugelsternhaufen. 6: Halo. 

Diese altesten Sterne bilden - soweit sie noch existieren 
- den Halo der Milchstralje; sie umlaufen das galakti- 
sche Zentrum auf stark elliptischen Bahnen und geben 
sich als sogenannte Schnel laufer  und Subdwarf s 
zu erkennen. Schon wahrend der Bildung der ersten 
Sterngenerationen, wobei immer mehr Wasserstoff in 
Helium und schwere Elemente verwandelt wurde, ent- 
stand - senkrecht zur Rotationsachse der Ur-Milch- 
stral3e - die galaktische Scheibe, deren Sterne nun fast 
kreisformige Bahnen um das galaktische Zentrum be- 
schreiben. Diese Sterne, zu denen auch unsere Sonne ge- 
hort, haben alle praktisch die gleiche chemische Zu- 
sammensetzung, die auch mit der des heutigen inter- 
stellaren Gases, aus dem sie ja entstanden sind, uberein- 
stimmt. In der galaktischen Scheibe haben sich dann 
aus dem Gas heraus - dies ist ein sehr schwieriges Pro- 
blem der Magnetohydrodynamik - die Spiralarme ge- 
bildet, und in diesen finden wir u.a. die jungen, sehr 
massereichen und hellen blauen Sterne (0- und B- 
Sterne), deren Alter ein bis zehn Millionen Jahre schon 
aus energetischen Grunden nicht ubersteigen kann. 

131 A .  UmVd, Naturwissenschaften 47, 76 (1960). 

gie davon unabhangig. Es ist daher von Vorteil, beson- 
ders bei Sternspektren mit kleinerer Dispersion, die 
Aqu iva len tb re i t e  WA zu messen (Abb. 4); diese gibt 
die Breite (in Angstrom oder Milliangstrom) eines 

AquivaLent- 

B 
Wellenlange h 

0 0  I t 3 

Abb. 4. Profil und Aquivalentbreite WA einer Fraunhoferlinie. 

rechteckigen Streifens im Spektrum an, dessen Flache - 
als MaR der absorbierten Energie - der des Linienprofils 
gleich ist. 
Zur Aufnahme geeigneter Sternspektren reichen die groRten 
Spiegetteleskope und Spektrographen gerade aus. In Deutsch- 
Iand gibt es kein Instrument dieser Art. Dank dem Entgegen- 
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kommen amerikanischer Kollegen konnte ich die ausgezeich- 
neten Teleskope und Spektrographen der dortigen Stern- 
warten benutzen. Am lOO"-Hooker-Teleskop des hlt. Wilson 
Observatory in Pasadena, Calif., kann man z. B. die Spektren 
von Sternen 7-ter GroBe (die man also rnit blol3em Auge ge- 
rade nicht mehr sieht) im photographischen Gebiet (1. = 

3200 bis 4900A) mit 10A/mm, im visuellen Gebiet (A = 

4800 bis 6800 A) rnit 15 A/mm nocb gut bekommen. Vielfach 
wird es sich auch lohnen, das infrarote Spektralgebiet bis 
A $3 8800 A aufzunehmen. Alle Platten werden selbstver- 
staindlich rnit Schwarzungsmarken versehen, so daB man --am 
besten mit einem direkt registrierenden Mikrophotometer - 
die Profile oder b;quivalentbreiten der Linien messen kann. 
Eine unserer neueren Arbeiten, die Analyse des A2-Uber- 
giganten cr-Cygni durch H. G .  Grotlz, beruht z. B. auf der Ver- 
messung von ca. 800 Linien. 

gebunden-frei-Ubergange irei-frei-Ubergange freie lhyper- 
Absorption Emission Absorption Emlsslon >E>O boiische'Bahnen ,,kontinuieriiche" 

T ? .  Eigenfunktionen hv! Jhv 
t 1 

2. Physik der Sternatmospharen 

Aus solchen Messungen mussen wir die Parameter er- 
mitteln, welche die Sternatmosphare charakterisieren. 
Dies sind die effektive T e m p e r a t u r  Te, die so defi- 
niert ist, daR - entsprechend dem Stefan-Boltzmann- 
schen Strahlungsgesetz - der Strahlungsenergiestrom 
pro cm2 der Sternoberflache xF = oT: wird. Weiterhin 
brauchen wir die Schwerebeschleunigung g [cm. 
sec-21 an der Sternoberflache [4]. Und nicht zuletzt wol- 
len wir die chemische Zusammensetzung der Stern- 
atmospharen, d. h. die Hauf  i g kei t sver t ei 1 u ng der 
Elemente, ermitteln. 
Man uberlegt sich leicht, daR Te, g und die Haufig- 
keitsverteilung der Elemente den Aufbau, d. h. Tempe- 
ratur- und Druckverteilung, einer statischen Atmosphare 
vollstandig bestimmen. Hat man es rnit Sternen einheit- 
licher Zusammensetzung zu tun, so iordert die Theorie 
des inneren Aufbaus der Sterne weiterhin das Bestehen 
einer Beziehung zwischen Masse, Leuchtkraft und Te, 
die bekannte Masse-Leuchtkraft-Beziehung von Ed- 
dington. Wenn eine solche besteht, dann hangen T, und 
g auch in einfacher Weise mit den beiden Parametern 
des Hertzsprung-Russell-Diagramms, namlich Te und 
Leuchtkraft L oder absoluter Helligkeit M, zusammen. 
Fur Sterne einer bestimmten effektiven Temperatur Te 
ist namlich die Schwerebeschleunigung g in einfacher 
Weise mit der Masse M und dem Radius R des Sterns 
verknupft. Die Leuchtkraft L oder die absolute Hellig- 
keit M, anderseits hangt dann nur von der GroRe des 
Sterns, d. h. seinem Radius R, ab. Nimmt man noch die 
Masse-Leuchtkraft-Beziehung hinzu, so kann man, 
wieder fur die Sterne derselben effektiven Temperatur 
T,, eine eindeutige Verkniipfung zwischen g und L bzw. 
M, berechnen. Te und g bestimmen also den Ort des 
Sternes im Hertzsprung-Russell-Diagramm oder - so 
konnte man auch sagen - seinen S p e k t r a1 t y p S und 
seine Leuch tk ra f tk l a s se  LC. Diese beiden Para- 
meter verwendet man bei der Klassifikatior der Stern- 
spektren 2.B. nach Morgan und Keenan. 
Eine Klassifikation der Sternspektren nach zwei Parametern 
reicht aber nlcht in allen Fallen aus. Neben Unterschieden 

[4] Fur die Sonne kann man die effektive Temperatur Te aus der 
Solarkonstante und die Schwerbeschleunigung aus Masse und 
Radius direkt berechnen und erhalt Te= 5780°K und g- 2,74. 
lo4 cm,sec-2, d.h. das 28-fache der Schwerbeschleunigung an der 
Erdoberflache. 

der chemischen Zusammensetzung mussen wir Stromungen 
(Turbulenz), Magnetfelder, rasche Rotation und vielleicht 
weitere Parameter beriicksichtigen. Alle diese GroSen miissen 
aus demselben Beobachtungsmaterial bestimnit werden. 
Die Kompliziertheit der Aufgabe legt eine successive 
Approximation nahe. Wir fragen zunachst: Was fur 
ein Spektrum (Aquivalentbreiten, Intensitatsverteilung 
im Kontinuum) wurde nach der Theorie eine Atmo- 
sphare mit vorgegebenem Te, g und bestimmter chemi- 
scher Zusammensetzung geben ? Wir berechnen, wie 
man sagt, M o d e  1 la t m o  s p h aren .  Dann untersuchen 
wir, wie die meBbaren GroRen, z. B. die W, bestimmter 
Elemente und die Ionisationsstufen, rnit den anfangs ge- 
wahlten Parametern zusammenhangen. Und schliefilich 
verbessern wir diese Parameter so lange, bis eine mog- 
lichst gute ubereinstimmung zwischen Modellatmo- 
spharen und gemessenem Spektrum erreicht ist. Diese 
langwierigen Rechnungen werden heute durch elektro- 
nische Rechenmaschinen sehr erleichtert. 

Die Temper  a t u r  ver t ei l ung  in einer Sternatmosphare 
wird durch die Art des Ene rg ie t r anspor t e s  be- 
stimmt. Wie K. Schwarzschild 1905 erkannt hat, wird 
Energie in den Sternatmospharen vorwiegend durch 
S t r ah lung  transportiert ; wir sprechen dann von Strah- 
lungsgleichgewicht. Das mathematische Problem ist 
einfach, solange der kontinuierliche Absorptionskoeffi- 
zient K frequenzabhangig ist, oder durch einen Mittel- 
wert uber das ganze Spektrum - den sogenannten Rosse- 
landschen Opazitatskoeffizienten 2 - ersetzt werden 
kann. Leider reicht aber diese Naherung meist nicht 
aus und man ist gezwungen, ein System von Differential- 
oder Integralgleichungen fur die verschiedenen Fre- 
quenzen zu losen, die durch eine Integralbeziehung ge- 
koppelt sind, welche die Konstanz des gesamten Strah- 
lungsstromes, d. h. die Erhaltung der Energie ausdruckt. 

Zum k o n t inui er li c hen Absorptions k o e ffizi en t e n x 
tragen mehrere atomare Prozesse (Abb. 5 und 6) bei: 
1.  Gebunden-Frei- und Frei-Frei-Ubergange der Wasserstoff- 

2. Gebunden-Frei- und Frei-Frei-Ubergange der negativen 

Daneben spielen eine geringere, aber doch nicht vernach- 
lassigbare Rolle die kontinuierliche Absorption des He1 und 
He11 (in heinen Sternen), sowie der Metalle (kuhlere Sterne) 
und die Streuung des Lichtes an freien Elektronen (Thomson- 
Streuung; in heiBen Sternen) sowie an neutralen Wasserstoff- 
atomen (kuhlere Sterne). uber die Kontinua der Molekiile in 
kiihleren Sternen sind unsere Kenntnisse noch ziemlich be- 
scheiden. 

atome (insbesondere in den heil3en Sternen); 

Wasserstoff-Ionen H- (in den kuhleren Sternen). 

gebundeneieliip- 
tischelBahnen 
,,dishrete"Eigen- 
funktionen 

Abb. 5 .  Entstehung kontinuierlicher Atomspektren. Gebunden-Frei- 
und Frei-Frei-ubergange. 
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+ 3  

+ 2  

C Igebunden- ire11 
- 

- 
Silgebunden- freil II 

Mg, Fe Igebunden-frei 1 

A l  igebunden-freil 

Mglgebunden-frei) H-lfrel- 

frei / I 
H-iqebunden- frei 1 

Baimer-Kontinuum 
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50 

- 2  

3 0  4 0  
log h[hrnHI--j 

Abb. 6. Kontinuierlicher Absorptionskoeffizient x pro Gramm Solar- 
materie fur T = 5040OK (@ = L) und lop P, = 0,5 oder Pe = 3,16 
dyn/cm2 (nach 151). 

Wesentlich fur die Berechnung  des Ene rg ie t r ans -  
po r  tes  durch Strahlung ist die Art der Koppelung zwi- 
schen den Elementarprozessen der Absorption und Emis- 
sion. Zunachst wird man versuchen, mit dem Kirch- 
hoffschen Satz auszukommen, d. h. man macht die Hypo- 
these lokalen thermodynamischen Gleichgewichts, ob- 
wohl naturlich - streng genommen ~ das Bestehen eines 
Strahlungsstromes mit thermischem Gleichgewicht 
nicht vertraglich ist. Zur theoretischen Rechtfertigung 
dieser Naherung muBte man nachweisen, dalj die Re- 
laxationszeiten aller wesentlichen Elementarprozesse 
hinreichend kurz sind. Dies gelang bis jetzt nur fur die 
in den kuhleren Sternen, z. B. der Sonne, vorherrschende 
H--Absorption. Man kann zunachst zeigen, da13 trotz 
Abweichung des Strahlungsfeldes von der Planckschen 
Formel die Elektronen und die schweren Teilchen eine 
Maxwellsche Geschwindigkeitsverteilung haben, die 
wir zur Definition der Jokalen Temperatur" verwenden. 
Negative Wasserstoff-Ionen entstehen vorwiegend durch 
den ProzeB des ,,associative detachment" (Dalgarno, 
Pagrl): 

H -I H- + HZ 1 e- 

Die trotz ihrer geringen Konzentration wichtigen H2- 
Molekule endlich werden durch DreierstoDe der zahl- 
reichen H-Atome gebildet. Dadurch ist das lokale ther- 
modynamische Gleichgewicht gewahrleistet. 
Ahnliche theoretische Betrachtungen kann man fur die !oni- 
sation der Atomc anstellen. Hinsichtlich der Besetzungs- 
zahlen angeregter Zustande relativ zum Grundzustand da- 
gegen mussen wir uns zur Zeit noch im wesentlichen damit 
begnugen, die Annahme lokalen thermodynamischen Gleich- 
gewichtes an Hand der Beobachtungen zu verifizieren. 
Neben dem Energietransport durch Strahlung spielt 
in den etwas tieferen Schichten der kuhleren Stern- 
atmospharen eine wichtige Rolle der Energietransport 
durch Konvekt ion .  Diese entsteht dort, wo der ato- 

IS] G. Bode, Dissertation, Universitat Kiel 1964. 
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mare Wasserstoff gerade teilweise ionisiert ist. Steigt 
in dieser Wasserstoff-Konvektionszone, z. B. der Son- 
nenatmosphare, ein Volumenelement in kuhlere Schich- 
ten auf, so rekombiniert der Wasserstoff: Hf+e- + H ;  
die Rekombinationswarme (die ca. 25 k.T entspricht !) 
wird frei, so daB die Temperatur des Volumenelementes 
uber der der Umgebung bleibt. Es steigt also - wie ein 
Warmluftballon - weiter auf und eine Konvektions- 
stromung wird in Gang gesetzt. Diese Wasserstoff- 
Konvektionszone ist iibrigens letzten Endes die Ur- 
sache nicht nur der Granulation der Sonnenoberflache, 
sondern auch der Sonnenflecken, der Pnanomene der 
Sonnenaktivitait und damit der superthermischen Er- 
scheinungen (Radiofrequenzstrahlung, Ultrastrahlung) 
der ,,gestorten Sonne". 
Von den hoheren Schichten der Konvektionszone aus 
wird ein kleiner Teil des Energiestroms der Sonne in 
Form von Schall-, StoO- und anderen Wellen nach 
auBen weitergegeben. Hier kann - wegen der geringen 
Dichte der Materie - die dissipierte Energie nicht mehr 
abgestrahlt werden. So kommt es zur Aufheizung der 
Sonnenkorona auf die enornie Temperatur von ca. 
1 Million Grad. Ahnliche Vorgange durften in den 
Bunersten Schichten auch anderer kiihler Sterne von Be- 
deutung sein. 
In den Ubergiganten hoher Temperatur (z.B. tc Cygni, 
55 Cygni) finden wir weiterhin Energietransport durch 
irregulare Schwingungen des ganzen Sternes, die in 
der Sternatmosphare mehr oder weniger den Charakter 
von StoOwellen annehmen. 
Die Stromungen in den Sternatmospharen sind fur uns 
wichtig, weniger durch ihren Beitrag zum Energietransport 
als durch ihreii direkten EinfluR auf das LiEienspektrum, wie 
wir noch sehen werden. 

Vie1 einfacher als die Berechnung der Temperaturver- 
teilung ist die der Druckver te i lung .  Die Zunahme 
des Gasdruckes P mit der Tiefe t in der Atmosphare 
konnen wir meist berechnen nach der hydrostatischen 
Gleichung 

w3bei p die Dichte und g wieder die Schwerebeschleuni- 
gung ist. In heinen Sternen miissen wir neben demGas- 
druck den Strahlungsdruck beriicksichtigen. Bei manchen 
Sternen spielt der dynamische Druck turbulenter Stro- 
mungen eine Rolle. In den Sonnenflecken und den Ap- 
Sternen mit ihren Magnetfeldern von mehreren tausend 
Gaul3 mussen auch deren Krafte berucksichtigt werden. 
Ein wichtiges Hilfsmittel zur Berechnung von Modellen fur 
Sternatmospharen sind ausfuhrliche Tabellen, welche fur ver- 
schiedene Elementmischungen z. B. den Gasdruck Pg, das 
mittlere Molekulargewicht pro Teilchen p, die kontinuierli- 
chen Absorptionskoeffiiienten x fur zahlreiche Frequenzen 
und ihren Rosselandschen Mittelwert X, die spezifischen War- 
men cp und cv sowie andere thermodynamische GrijBen mit 
der Temperatur T und dem Elektronendruck P, als Argu- 
ment darstellen. 

dP/dt = g'p 

3. Quantitative Theorie der Fraunhofer-Linien 

In praxi kann man das Problem des Ene rg ie t r ans -  
p o r t e s  durch S t r ah lung  auch an Hand der Spektral- 
linien weitgehend unter der Annahme lokalen thermo- 
dynamischen Gleichgewichtes, d. h. durch Anwendung 
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des Kirchhoffschen Satzes, behandeln. Gerade die enor- 
me Mannigfaltigkeit der moglichen Elementarprozesse - 
denken wir etwa an das dichte Termschema des Eisen- 
atoms - begunstigt sehr die Annaherung an den Grenz- 
fall lokalen thermodynamischen Gleichgewichtes. Die 
explizite Rechtfertigung dieser Annahme anderseits 
durch kinetische Rechnungen ist so kompliziert, daB 
die Bemuhungen der Theoretiker trotz groBen Rechen- 
aufwandes noch zu wenig greifbaren Ergebnissen ge- 
fiihrt haben. 
Die I n  t en s i t a t I, der Strahlung bei der Frequenz v in 
einer Linie, die z.B. von der Mitte der Sonnenscheibe 
emittiert wird, konnen wir folgenderniaBen berechnen : 
Die Strahlungsemission in einer Schicht der Dicke dt 
in der Tiefe ist proportional der Kirchhoff-Planck- 
Funktion B,(T) fur die dort herrschende lokale Tem- 
peratur T und proportional dem Absorptionskoeffi- 
zienten, der sich aus einem kontinuierlichen Anteil x 
und dem Linienabsorptionskoeffizienten x, bei der 
Frequenz v zusammensetzt. Bis zu ihrem Austritt aus 
der Sternatmosphare wird die emittierte Strahlungs- 
intensitat (x + x,) B,(T) dt geschwacht um einen Ab- 
sorptionsfaktor e-Tv, W O ~  = J(x + x,)dt die sogenannte 
optische Tiefe (fur kontinuierliche Absorption plus Li- 
nienabsorption) bedeutet. So erhalt man schlieBlich 
fur die beobachtete und 2.B. im Utrechter Photometri- 
schen Atlas dargestellte Intensitatsverteilung I, in einer 
Fraunhoferschen Absorptionslinie die wichtige Be- 
ziehung 

I, = :B,[T(T,)]~-~~ d7, 

Das reine Kontinuum, von dem ja die Messung ausgeht, er- 
gibt sich eiiifach durch Weglassen des Linienabsorptions- 
koeffizienten x,. Unsere Formel zeigt, daR das Kontinuum 
und die , ,Flugel" der-Linien bei gleicher Tiefenabhangigkeit 
von x und x, in der Hauptsache in einer optischen Tiefe 
T, M 1 entstehen. Auf der Sonne nimmt jedoch fur die das 
Spektrum beherrschenden neutralen Metalle [FeI, TiI. . . I  
die Konzentration der Atome mit wachsender Tiefe in der 
Atmosphare wegen der verstarkten Ionisation so rasch ab, 
daR der ,,Schwerpunkt" fur die Bildung ihrer I inien schon 
bei einer optischen Tiefe von 0 , O S  bis 0,l liegt. 
Nicht ganz so einfach ist die Berechnung des Lin ien-  
absorpt ionskoeff iz ienten x, - etwa pro Atom 
des Elenientes ~ in Abhangigkeit von Temperatur T, 
Elektronendruck Pe oder Gasdruck Pg und vom Ab- 
stand von der Linienmitte AV in Frequenzeinheiten oder 

to 

------- + I  
\ 
\ 9 -6 \ 

\ 
\ 

-8 I I \  1 I J 

U O  01 0.2 0 3  0 L  05 
mq 1 h-hol r81- 

Abb. 7. Linienabsorptionskoeffizient x ,  (bezogen auf xg fur die Linien- 
mitte). Dopplerkern und Darnpfungsfliigel der Na-D-Linien berechne, 
fur T = 5700 "K und reine Strahlungsdampfung. 

Ah in Wellenlangeneinheiten. Zum Linienabsorptions- 
koeffizienten tragen folgende Effekte (Abb. 7) bei : 

1.  Dopple re f f ek t  durch thermische Geschwindig- 
keiten und turbulente Stromungen. Die thermischen Ge- 
schwindigkeiten, z. B. der Fe-Atome in der Sonnenat- 
mosphare (T w 5700 O K ) ,  betragen 1,3 km/sec, was 
z.B. fur die LinieA = 3860 Aeiner Dopplerbreite AXD = 

0,017 A entspricht. Entsprechend der Maxwellschen 
Geschwindigkeitsverteilung der Atome ist die Doppler- 
verteilung des Linienabsorptionskoeffizienten x, - 
exp-(AA/Ah,)z. Die turbulenten Stromungen bedingen 
meist ahnliche Geschwindigkeiten. 
2. Dampfung.  Hier haben wir auf jeden Fall die 
Strahlungsdampfung und dazu - bei etwas hoheren 
Drucken - die StoBdampfung. In beiden Fallen handelt 
es sich darum, daB - in der Sprache der klassischen 
Theorie - ein vom Atom ausgesandter Wellenzug eine 
begrenzte zeitliche Lange und daher eine bestimmte 
Frequenzbreite erhalt, wegen der Ausstrahlung der 
Atome selbst und eventuell auBerdem wegen ihrer 
Storung durch ZusammenstoDe mit anderen Teilchen. 
1st das Gas vorwiegend ionisiert, so uberwiegen viel- 
fach die StoBe durch freie Elektronen; in kuhleren Ster- 
nen iiberwiegen meist verbreiternde StoBe durch neu- 
trale H-Atome. Die eigentliche Dampfungsbreite ist 
zwar stets wesentlich kleiner als die Dopplerbreite, aber 
der Absorptionskoeffizient fallt bei Dampfung in den 
Linienflugeln nur mit l/(Ah)Z (Ah = Abstand von der 
Linienmitte) ab und gewinnt daher in den Linienflugeln 
stets die Oberhand (Abb. 7). 
Der Absolutbetrag der Absorptionskoeffizienten ist stets 
normiert durch die quantentheoretische Relation 

f x,du = (xe2/mc). N f 

Dabei bedeuten e und m die Ladung und Masse des 
Elektrons, c die Lichtgeschwindigkeit, N die Anzahl der 
Atome in dem absorbierenden Quantenzustand und f 
die Oszillatorenstarke. Die hier verwendeten Oszilla- 
torenstarken f sind proportional den bekannten Ein- 
steinschen ubergangswahrscheinlichkeiten. Da man aus 
der Analyse eines Spektrums die gewunschten Atom- 
zahlen N also immer nur in der Verbindung N.f erhal- 
ten kann, ist die Beschaffung genauer Osz i l la toren-  
s t  a rken  eines der wichtigsten und schwierigsten Anlie- 
gen des Astrophysikers. 

a) Fur Wasserstoff und He11 kann man die f-Werte 
quantentheoretisch exakt berechnen. 
b) Fur einigermaoen wasserstoffahnliche Spektren (ins- 
besondere Systeme rnit 1, 2 oder 3 Leuchtelektronen) 
haben Bates und Darngaard ein sehr zweckmaBiges 
Naherungsverfahren entwickelt. 
c) Fur die Spektren der Atome oder Ionen mit mehreren 
AuBenelektronen, die sogenannten Komplexspektren, 
kann man zunachst Relativmessungen in Emission (z. B. 
Lichtbogen oder Kingscher Ofen) oder Absorption 
(Kingscher Ofen) machen. Die Hauptschwierigkeit liegt 
in der Absolutmessung der f-Werte fur wenige ausge- 
wahlte Linien des Atoms oder Ions; hier kommt es 
darauf an, die Zahl der absorbierenden oder emittieren- 
den Atome irgendwie direkt zu messen. Man kann z. B. 
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in den elektrischen Ofen ein zugeschmolzenes Absorp- 
tionsgefaI3 aus Quarz bringen, in dem sich - der Tem- 
peratur entsprechend - ein bestimmter Dampfdruck 
des zu untersuchenden Metalles einstellt. Atomzahlen 
sind auch im Lichtbogen und im Atomstrahl bestimmt 
worden. In neuester Zeit ist es sogar gelungen, die Ab- 
klingkonstanten einzelner Atomzustande und damit 
also ubergangswahrscheinlichkeiten elektronisch direkt 
zu messen. Es ist zu hoffen, daB diese Methode - bei der 
eine Bestimmung von Teilchenzahlen nicht mehr notig 
ist - auch das wichtige und bis jetzt experimentell noch 
ganz unzugangliche Gebiet der Ubergangswahrschein- 
lichkeiten ionisierter Atome erschlienen wird. 
Nun wollen wir sehen, wie das Prof i l  oder die Aqui -  
va len tbre i te  W, einer Fraunhoferlinie anwachst, 
wenn wir die Konzentration der erzeugenden Atome N 
oder deren Produkt rnit f und dem stets mit eingehenden 
statistischen Gewicht g des unteren Atomzustandes ver- 
grol3ern (Abb. 8). Der Absorptionskoeffizient ist dabei 
- wie gesagt - im inneren Teil der Linien bestimmt 

Dies andert sich erst, wenn sich mit weiter zunehmendem 
g.f.N die Dampfungsflugel bilden. Dort ist der Lini- 
enabsorptionskoeffizient x, - g.f.N.y/(AA)Z. Daraus 
folgt, daI3 die Breite der Linie bei einer bestimmten 
Einsenkung und damit auch die Aquivalentbreite W, 
wieder rascher, namlich - VFfN4 anwachst. Auf die- 
sem Dampfungsteil der Wachstumskurve liegen die 
starkeren Linien im Sonnenspektrum, 2.B. die D- 
Linien von NaI sowie die H- und K-Linien von CaTI. 
Besonders wichtig sind die Wasserstofflinien. Da diese im 
elektrischen Feld besonders grol3e lineare Starkeffekt-Auf- 
spaltungen zeigen, erfolgt ihre Verbreiterung in teilweise ioni- 
sierten Gasen in der Hauptsache durch den Starkeffekt der 
statistisch verteilten Ionenfelder. Diese, urspriinglich von 
H o h m a r k  entwickelte Theorie ist neuerdings - insbesondere 
von Griem und Kolb - verfeinert worden durch Beriicksichti- 
gung der nichtadiabatischen Effekte, der StoRdampfung der 
Elektronen und durch eine verbesserte Berechnung des Mikro- 
feldes im Plasma. 

111. Haufigkeitsverteilung der Elemente 
in den Atmospharen verschiedener Sterne 

-1 ' ' I 1 I I I 

-1 0 1 2 3 L 
iog c = log g. t  N + const. 

I I I I 
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Abb. 8. Wachstumskurve. Die Aquivalentbreite W, - bezogen auf 
einen Streifen der zweifachen Dopplerbreite Ah, uud der Grenztiefe 
R, - ist aufgetragen als Funktion der Kouzentration der absorbieren- 
den Atome, d. h. von log (gPN) + const. 

Es wurde augenommen, daB die Tiefenabhangigkeit von koutinuierlicher 
Absorption und Linienabsorption in der Atmosphare die gleiche ist 
und daB die Dampfungsbreite gleich 1/30 der Dopplerbreite ist. 
Die Linienprofile (unten) veranschaulichen die Entstehung der Wacbs- 
rumskurve. 

durch den Dopplereffekt, weiter aunen schlieaen sich die 
Dampfungsflugel an, deren Dampfungskonstante durch 
Strahlungs- plus StoRdampfung bestimmt ist. Wir er- 
halten so die fur die Auswertung der Sternspektren sehr 
wichtige Wachstumskurve. Die schwachen Linien spie- 
geln einfach die Doppler-Verteilung des Absorptions- 
koeffizienten im Linienkern x, - exp-(Al/AhD)z 
wieder und es gilt offensichtlich W, - g.f.N. Mit 
wachsendem g.f .N erreicht die Linienmitte eine maxi- 
male Tiefe Rc, die dadurch bestimmt ist, daB man nur 
noch Strahlung aus den obersten Schichten erhalt, de- 
ren Temperatur (nach der Theorie des Strahlungsgleich- 
gewichtes) einem bestimmten Grenzwert zustrebt. An- 
derseits wird die Linie zunachst wenig breiter, man er- 
haIt also verhaltnismafiig scharfe, tiefe Linien und einen 
flachen Verlauf der Wachstumskurve. 

Nachdem wir versucht haben, die Methodik einer quan- 
titativen Analyse der Sternspektren wenigstens in den 
grobsten Umrissen darzustellen, wenden wir uns nun 
den Ergebnissen  zu. Die Genauigkeit, mit der ein Ele- 
ment in Sternen verschiedener Temperatur bestimmt 
werden kann, ist naturgemaI3 verschieden; es komnit 
darauf an, durch wieviele Linien es vertreten ist, in 
welchem Bereich der Wachstumskurve diese liegen und 
vor allem, wie genau bekannt die Oszillatorenstarken 
sind. Generell kann man sagen, daB - relativ zum hau- 
figsten Element, dem Wasserstoff - die Linien des He- 
liums und der leichteren Nichtmetalle wegen der hohen 
Ionisationsspannungen am besten in den heil3en Ster- 
nen zu beobachten sind, wahrend sich die Linien der 
leichter ionisierbaren Metalle in den kuhleren Sternen 
besser erfassen lassen. Die Genauigkeit einer sorgfalti- 
gen Bestimmung durfte etwa A log N = *0,3 entspre- 
chen. 
In Tabelle 1 sind Ergebnisse sorgfaltiger Spektralana- 
lysen fur folgende 0- und B-Sterne der Hauptsequenz 
zusammengestellt (Spektraltyp S und Leuchtkraftklasse 
LC nach Morgan und Keenan stehen in Klammern): 10 
Lacertae (09  V), T Scorpii (BO V), y Pegasi (B 2,s V). 
Die bei der Analyse des Spektrums erhaltene effektive 
Temperatur T, und die Schwerebeschleunigung g sind 
gleichfalls angegeben. Die Tabelle enthalt die Loga- 
rithmen der Atomzahlen log N, wie ublich bezogen auf 
log N fur Wasserstoff = 12. He und die leichteren Ele- 
mente bis Si oder S sind durch hochangeregte Terme ver- 
treten, deren f-Werte ziemlich genau berechnet werden 
konnen (Clennon und Wiese 1962). Die schwereren Ele- 
mente sind nur in hohen Ionisationsstufen zu erwarten, 
die im zuganglichen Spektralgebiet keine Linien haben. 
Dann folgen in Tabelle 1 die heiI3en Ubergiganten 
'5 Persei (B1 Ib) und 55 Cygni (B3 Ia) sowie die A-Sterne 
a Lyrae (A0 V) und c( Cygni (A2 Ia). In den beiden letzt- 
genannten Sternen sind die temperaturempfindlichen 
He-Linien auI3erst schwach, also nur unsicher zu be- 
stimmen. Dafur kommen unterhalb 10000 "K die 
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Tabelle 1. Haufigkeitsverteilung I103 N) der Elemente in verschiedenen Sternen. Die Logarithmen der Atomzahlen N wurden auf log N fiir Wasser- 
stoff = 12 bezogen. Fur die ,,alten" Sterne y Seruenti?. HD 140283 und den Heliurnstern H D  160641 wurde log N auRerdern so reduziert, da8 die Werte 
f u r  schwere Elemente direkt vergleichbar sind. 

H D  140283 

Spektral- 
tYP 

H D  
160641 

0 9  V 

- 
10 Lac 

reduz. 
14,32 

BO v 

___ 
fehlt 
11,61 

B2,W B1 Ib  

~~ 

y Peg I Persei 

12,oo 
t1,17 

8,58 
8,Ol  
8,63 
8,73 

7,95 
5,76 
7,03 
7,SO 

A o V  I A21a 

12,oo 
11,31 
8,26 
8,31 
9.03 
8,61 

7,77 
6,78 
7,97 
7,4R 

G2 V 

5,82 
7,28 
5,80 
7,50 

6,20 
3,73 
4 3 3  

5,30 
4 3 9  
6,66 
4.76 

F6 IV-V 

8,90 
9,40 

7,60 

7,60 

(G)Halo- (0)He- 
Subdwarf Stern 

6.12 
7,?7 
6,12 

6,16 

6,47 

8 3  l a  

55 Cygni 

[I21 

6,30 
7.40 
6,20 
7,50 
7,3c 
6.15 
2,82 
4,68 
3,70 
5,36 
4,90 
6,57 
4,64 
5,91 
2,60 
2.10 

Stern i Scorpii Sonne y Serpentis 

~ 1 7 1  
- 

1151 I161 i71 Llt. 

37 500 32 800 35000 ? 9500 I 9170 5780 6350 5940 (T 31500 

4.6 I 4,45 1.45 

12,oo 
11,23 
8,37 
8,57 
9,12 
8,72 

__ 

7,73 
6,58 
7.95 

$,30 2,90 4,5 1 1,13 
- 

12.00 I 12.00 

4,44 4.0 
reduz. 
12,24 

8,67 

9,31 

6,30 
7.74 
6,38 
7,60 
7,41 
6,14 
2,69 
4,52 
3,47 
5.16 
4,96 
6,41 
4,44 
6 6 5  
2,67 
2,33 

__ 
12,oo 

8,43 

9,07 

6,06 
7,50 
h,14 
7.36 
7,17 
5.90 
2,45 
4,28 
3,23 
4,92 
4,72 
6,17 
4,21 
6.41 
2,43 
2.09 

I 2 , O O  
11,23 
8,37 
8,37 
8,77 
8,72 

8,22 
7,07 
7.75 

12,oo 
11,04 
7,7 
8,26 
8,63 
8,86 

8.3 

7.63 
6 4  

12,oo 
I l , l S  
8,41 
8,63 
8,98 

7.46 

H 
He 
C 
N 
0 
Ne 
Na 
Mg 
Al 
Si 
S 
Ca 
sc 
Ti 
V 
Cr 
Mn 
Fe 
c o  
Ni 
Sr 
Ba 

12,oo 

3,50 
4.96 
3,48 
5,18 

3,88 
1,41 
2,51 

2,98 
2,57 

2,44 
4,23 

4,34 

0,1 t 

12,00 I 12,00 1 1,40 
8,03 
9.48 
9,44 

7,74 
6,62 
7,77 

6,73 
3,79 
5.35 
3,88 
5.77 
5,57 
7.78 
3,73 
4.82 
3 , l l  

Linien der ionisierten und neutralen Metalle in groBer 
Zahl zum Vorschein. Leider konnen wir rnit den ioni- 
sierten Metallen noch wenig anfangen, solange nicht 
mehr brauchbare Absolutmessungen ihrer Oszillatoren- 
starken vorliegen. tc Cygni ist einer der hellsten Uber- 
giganten; seine Leuchtkraft ubertrifft die der Some etwa 
um den Faktor 20000. 

Fur die Sonne  (G2 V) haben wir ein unvergleichlich 
besseres und umfangreicheres Beo bachtungsmaterial als 
fur irgendeinen anderen Stern; auDerdem sind Te und g 
unabhangig schon bekannt. In Tabelle 1 ist rechts ~ nur 
fur die wichtigeren Elemente - die neueste und wohl ge- 
naueste Analyse von Goldberg, Mikller und Aller ange- 
geben. Fur einige Elemente hatte schon fruher Weide- 
rnann etwa dieselbe Genauigkeit erreicht. Eventueile 
Fehler in den f-Absolutwerten treten naturgemaD nicht 
in Erscheinung. Fur kuhlere Sterne gibt es noch keine 
einigermaBen befriedigenden Analysen. 

Vergleichen wir die Elementhauf igke i ten  in den bis 
jetzt betrachteten Sternen, die der Astronom als ,,nor- 
mal" bezeichnet, SO zeigen sich keine Unterschiede, 

~~~~ 
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(1 957). 
191 J .  Jugaku, Publ. Astron. SOC. Japan 11, 161 (1959). 
[lo] L.  H. ANer u. J.  Jugoku, Astrophys. J. Suppl. 4 ,  109 (1959). 
[ I  I ]  R. Cirvrel, Suppl. Ann. Astrophys. Nr. 6 (1958). 
"21 L. H. Aller, Astrophys. J. 123, 133 (1955). 
[I31 K .  Hunger, Z. Astrophys. 49, 129 (1960) und friihere Arbei- 
ten. Im Modell for 9500 "Kist  To etwas herabgesetzt worden. 
[I41 H. G. Groth, 2. Astrophys. 51, 206, 231 (1961). Modell 3a :  
fur die erste Tonisalionsstufe von Mg und Cr; Modell 3b: Ta- 
bellenwerte kursiv. 

welche die Fehlergrenzen uberschreiten. Und diese 
Haufigkeitsverteilung stirnmt wiederum - soweit man 
es prufen kann - mit der des interstellaren Gases und 
der galaktischen Nebel (z. B. Orionnebel) iiberein. Die 
in Tabelle I angefuhrten Sterne gehoren teils zur Popu- 
lation I der Spiralarme (10 Lac bis 55 Cyg und M Cyg), 
teils zur galaktischen Scheibenpopulation (M Lyr, Sonne). 
Die Analysen bestatigen also die Vorstellung, daB sich 
diese Sterne aus dem interstellaren Gas gebildet haben 
und daD sich dessen Zusammensetzung seit der Bildung 
der galaktischen Scheibe nicht wesentlich geandert hat. 

Das wird anders, wenn wir uns in den Bereich der 
Schnel laufer  und der Subdwarf s (Unterzwerge) 
begeben, also der alten Population-11-Sterne. In dem 
(F6 IV-V)-Stern y Serpentis, der relativ zu unserer ga- 
laktischen Umgebung eine Raumgeschwindigkeit von 
80 km/sec hat - es ist also ein ,,gemaiUigter" Schnellau- 
fer - zeigt eine genaue Analyse gerade an der Grenze 
der MeBgenauigkeit, da13 alle schweren Elemente, be- 
zogen auf log N fur Wasserstoff = 12, irn Verhaltnis zu 
den zuerst untersuchten Sternen urn log N = 0,24 (d. h. 
um einen Faktor 1,7) seltener sind. Bei dem wesentlich 

[I51 V. Weidenzunn, Z .  Astrophys. 36, 101 (1955). TO= 3400 "K, 
hauptslchlich Methodik. 
[16] L. Goldberg, E. A .  Muller u. L. H. Aller, Astrophys. J .  Suppl. 

[I71 W. H. Kegel, Z. Astrophys. 55, 221 (1962). 
[I81 B. Baschelc, Z. Astrophys. 48, 95 (1959). Siehe auch L .  H. 
Alier u. J.  L. Greensiein, Astrophys. J.  Suppl. 5, 139 (1960), Ta- 
belle auf S. 170. 
[I91 L. H. Aller in:  Colloque International d'Astrophysique, 
Liege 1953, S. 354. Radialgeschwindigkeit: +lo0 km/sec; 
MV = --3. Reduziert auf !og NHe  aus H = 12,OO -. 0,60 plus 
log NHe  (urspr.) = 11,20; zusamrnen: 11,61. Uber Heliumsternc 
vgl. A .  R .  Kkmolu, Astrophys. J .  134, 130 (1961). 

5 ,  1 (1960). To= 4500°K. 
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schnelleren Subdwarf H D  140283 (GroBe und Tempe- 
ratur entsprechen etwa der Sonne; die fur ,,normale" 
Sterne geschaffene Morgan-Keenan-Klassifikation ver- 
liert hier ihren Sinn) sind alle erkennbaren schweren 
Elemente: C, Na, Mg, A\, Si, Ca, Sc, Ti, Cr, Mn, Fe, Co, 
Ni, Sr gegeniiber der Sonne um den Faktor 200 redu- 
ziert ; Unterschiede zwischen verschiedenen Elementen 
sind, innerhalb der Fehlergrenzen, nicht erkennbar. 
Neuerdings haben Wallerstein, Greenstein, Parker und 
Helfer einige rote Riesensterne (HD 122563, 165 195 
und 221 170) mit wahrscheinlich noch geringeren Hau- 
figkeiten der schweren Elemente relativ zum Wasserstoff 
gefunden und auch individuelle Unterschiede in der 
Haufigkeit verschiedener Elemente behauptet. 

Dies sind nun also Sterne, die ganz am Anfang der Ent- 
wicklung unseres galaktischen Systems entstanden sind. 
Die Hauptsequenzsterne y Ser und HD 140283 haben 
erst einen kleinen Teil des Wasserstoffs in ihrem Innern 
verbrannt, wahrend die zuletzt genannten roten Riesen- 
sterne schon ein Stuck im Hertzsprung-Russell-Dia- 
gramm weitergewandert sind. Die Analyse des Sub- 
dwarfs H D  140283 mulj man wohl so interpretieren, 
daB sich die relative Haufigkeit der schweren Elemente 
in der interstellaren Materie im Lauf der Entwicklung 
unseres galaktischen Systems erstaunlich wenig geandert 
hat. Die Bildung der schweren Elemente mu13 also zu 
allen Zeiten in fast denselben Verhaltnissen vor sich 
gegangen sein. Das ist keineswegs selbstverstandlich, 
da verschiedene Gruppen von Elementen durch jeweils 
andere Kernprozesse erzeugt werden. 

Ganz andere hochst interessante Probleme bieten die 
Hel iumsterne .  Man kennt nur wenige Exemplare, 
die - nach den hohen Radialgeschwindigkeiten zu 
schlieljen - zur Population I1 gehoren. Die heinen 
Sterne zeigen nur ganz schwache oder keine Wasser- 
stofflinien, dagegen ein sehr starkes und vollstandiges 
Heliumspektrum. Die Linien der schweren Elemente 
sind etwa normal. Die quantitative Analyse der Sterns 
HD 160641 weist auf eine Temperatur von 30000°K. 
Die Haufigkeitsverteilung der Elemente (Tabelle 1) 
kann man so deuten, daB im normalen Elementgemisch 
(z.B. der Sonne) aller Wasserstoff in Helium verwandeh 
wurde. In der Atmosphare des ahnlichen, kiirzlich von 
Klemola untersuchten Sternes BD + 10" 2179 ist die 
Haufigkeit des Wasserstoffs relativ zu den schwcren 
Elementen im Vergleich zu normalen Sternen um einen 
Faktor von etwa 1000 reduziert. Auch hier sind die re- 
lativen Haufigkeiten der schweren Elemente ziemlich 
normal (Sauerstoff ist moglicherweise zu selten). 
Wahrscheinlich gehort auch der in vieler Hinsicht sehr 
merkwiirdige kuhle und veranderliche Stern R Coronae 
Borealis in diese Gruppe. 
Die E n t s t e h u n g  der Heliumsterne haben wir uns wohl so 
vorzustellen, daI3 ein alter Stern mit ausgebranntem Helium- 
kern sein [nneres nach auRen kehrte; die dynamischen Ur- 
sachen dieser anomalenEntwicklung sind uns noch verborgen. 

Das Endstadium der Sternentwicklung, die WeiBen 
Zwerge, ist neuerdings von Greenstein und quanti- 
tativ von Weidemann untersucht worden. Den Schliissel 
zum Verstandnis ihrer merkwurdigen Spektren bilden 
die enorrne Schwerebeschleunigung von g m 108 cm. 

sec 2 (man versuche sich vorzustellen, die Beine hatten 
plotzlich ein Gewicht von 10000 Tonnen zu tragen!) 
und die grolje Haufigkeit des Heliums. Ein Teil der 
Sterne zeigt fast nur Heliumlinien. Dalj eine andere 
Gruppe fast nur die sehr verbreiterten Linien des Was- 
serstoffs zeigt, dafiir geniigt nach Weidemann eine auBerst 
geringe Wasserstoffhaufigkeit in der Atmosphare; das 
Innere mu13 praktisch wasserstoff-frei sein, sonst wurde 
der Stern durch Kernfusion alsbald explodieren. 
Wir haben Sterngruppen besprochen, deren ,,normale" 
oder ,,anomale" Zusammensetzung wir mit ihrem Ent- 
wicklungsstatus in Verbindung bringen konnten. Da- 
neben gibt es Sterne, in deren Spektrum dieses oder 
jenes Element ungewohnlich stark oder schwach ver- 
treten ist. Im Bereich der A-Sterne gibt es die Neben- 
sequenz der , ,pecul ia r  A s t a r s "  (Ap), an welche sich 
anscheinend die ,,Metall-Linien-Sterne" anschlieRen. 
Babcock hat gefunden, daB die Ap-Sterne an ihrer Ober- 
flache ungleichformig verteilte Magnetfelder von meh- 
reren tausend Gaul3 haben. Die Rage  ist nun: Konnen 
wir die Anomalien der Spektren auf einen anomalen 
Aufbau der Atmosphare mit normalen Elementhaufig- 
keiten zuruckfuhren oder miissen wir annehmen, dalj 
grolje Mengen sehr energiereicher Teilchen, die durch 
die Magnetfelder beschleunigt wurden, die Haufigkeit 
einiger Elemente durch Kernprozesse erheblich gean- 
dert haben ? Aus Untersuchungen, u. a. am Heidelber- 
ger Max-Planck-Institut fur Physik, weiB man, daB 
auf der Sonne bei groljeren Eruptionen u.a. 3He- 
Teilchen groljer Energie gebildet werden. 
Wir sollten sodann noch die wohl mit dem Haufig- 
keitsverhaltnis 0: C: Metalle zusammenhangende Auf- 
spaltung der Spektralsequenz bei den kiihlen Sternen 
erwahnen. Die C2-Banden endlich zeigen, daB - jeden- 
falls in den kuhlen Sternen - erhebliche Unterschiede im 
Is0 t openve rha l tn i s  12C:13C vorkommen. Das ist 
der einzige Fall, in dem wir zuverlassig etwas iiber die 
kosmische Haufigkeit von Isotopen aussagen konnen. 

IV. Terminologie 

Farbindex B-V 
Differenz der scheinbaren Helligkeiten eines Sternes, ge- 
rnessen mit einer im  blauen (B) und einer im visuellen 
Spektralgebiet (V) empfindlichen Platte oder Photozelle. 
Entlang der Sequenz der Spektraltypen nimmt B-V mit 
abnehmender Sterntemperatur von negativen nach posi- 
tiven Werten zu. 

Fraunhoferlinien 
Absorptionslinien in den Spektren der Sonne und der 
Sterne. 

Helligkeit der Sterne 
Die scheinbare Helligkeit wird angegeben in GroRen- 
klassen oder Magnitudines m. Einer Differenz von einer 
GroBenklasse m1-mZ = 1,0 entspricht ein Helligkeits- 
verhaltnis 12/11 = 2,51 oder log 12 -log 11 = 0,400 (Pog- 
son). Negative Magnitudines entsprechen groRen, posi- 
tive kleinen Helligkeiten. - Die absolute Helfigkeit wird 
bezogen auf eine Standardentfernung von 10 parsec = 

32,6 Lichtjahren. 

Kingscher Ofen 
erzeugt durch Widerstandsheizung in einem Kohlerohr 
Temperaturen bis et&a 3000 "K. 
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Leuchtkraft 
Gesamtstrahlungsemission des Sternes, nieist bezogen 
auf die der Sonne als Einheit. 

Magnetohydrodynamik 
Bei Stromungen elektrisch gut leitender Materie in Ma- 
gnetfeldern spielen Induktionsstrome und die darauf 
wirkenden Kriifte eine wichtige Rolle neben den hydro- 
dynamischen Kriiftcn. 

MilchstraRe 
Unsere MilchstraRe gleicht dein bekannten Spiralnebel 
im Sternbild Andromeda. Sie besteht a m  einer flachen 
Scheibe, welche einen zentralen Kern und die Spiral- 
arme enthalt. Unsere Sonne umlauft den Kern auf einer 
Kreisbahn von rund 30000 Lichtjahren Radius in 200 
Millionen Jahren. Kern und Scheibe sind umgeben von 
dem fast kugelformigeii Halo, weicher die Kugelstern- 
haufen sowie die SchnellLufer und Subdwarfs enthalt. 

Spektralklassifikation 

Die Spektren der Sterne werden nach zwei Parametern 
geordnet : 

a) Die Spektraltypen (S) 0 B A F G K M bilden 
im wesentlichen eine Folge von links nach rechts ab- 
nehmender effektiver Temperatur. 

b) Die Leuchtkraftklassen (LC) I bis V entsprechen in 
der Hauptsache abnehmender absoluter Helligkeit; I = 

Ubergigdnten; V = Hauptsequenzsterne. - Die altere 
Harvard-Klassifikation wurde von Morgan und Keenan 
weitergebildet zu dcr heute meist gebrauchten MK- 
Klassifikation. 

Die relativ wenigen Sterne, die nicht in das zweipara- 
metrige Schema passen, bezeichnet man als ,,peculiar", 
z. B. die Ap-Sterne mit starken Magnetfeldern. 

Eingegangen am 1 1 .  September 1963 und am 30. Januar 1964 [A 3631 

Amide der Alkali- und Erdalkalimetalle 

VON PROF. DR. R. JUZA [l] 

INSTITUT FUR ANORGANISCHE CHEMIE DER UNIVERSITAT KIEL 

Z m Aizschluj an praparatiw Arbeiten inferessierte das Verhalten der Amide gcgen 
iiberschiissiges Ammoniak (Ammoniakat-Bildung) und bei Ammoniak- Entzug (Abbau zum 
Imid), besonders im Hinblick auf den festen Zustand (Krisrallstruktur) und den obergang 
in die fliissige Phase (Schmelzpunkt). A n  Hand der Bildungsenthalpien kann man die 
energetischen Verhiiltnisse diskutieren. Die Untersuchungen an terndren Amiden und 
Imiden stehen noch im Anjang. -- Bei den Untersuchungen galt es stets, einerseits die sehr 
weit geheiiden Parallelen zwischen Amiden und Hydroxyden sowie Atwinonosystem und 
Ayuosystem iind andereuseits die Unterschiede zwischen den Amiden mit NH2--D@ol-Anion 
und den Halogeniden herauszuarbeiten. - Obgleich die Untersuchungen keineswegs abge- 
schlossen sind, kann man, unter Beriicksiclitigung der Literatmr, eine Ubersicht iiber die 
Versuchsergebnisse geben. 

I. Darstellungen 

Zur Darstellung der Amide der Alkalimetalle kommen 
vorwiegend zwei Verfahren in Betracht : Reaktion des 
Metalls a) mit flussigem oder b) mit gasformigem Am- 
moniak. 

Die reinsten Praparate liefert die seit langem ubliche 
Umsetzung des Metah  mit fliissigern Ammoniak [2 ] .  
Die Alkalimetalle losen sich dabei bekanntlich mit inten- 
siv blauer Farbe. Diese Losungen reagieren - zutnal bei 
den leichteren Alkalimetallen - aber nur langsam zu 
Metallamid und Wasserstoff. Die Geschwindigkeit der 
Amid-Bildung nimmt mit steigender Temperatur und 
steigendem Atomgewicht des Alkalimetalls erheblich 
ZLI [3, 41 und la& sich auch katalytisch beschleunigen, 
z. B. durch Eisenoxyd oder platiniertes Platin. 

[I]  49. Mitteilung iiber Metallamide und -nitride; 48. Mitteilung: 
R. Juzn, A .  Rubenair u. J. Nitschke, Z. organ. allg. Chem., im Druck. 
[2] '4. Jonnnis, C. R. hebd. S6ances Acad. Sci. 112, 392 (1891). 
[3] 0. R u f u .  E. Geisel, Ber. dtsch. chem. Ges. 39, 828 (1906). 
[4] R .  Juza, Z. anorg. Chem. 231, 121 (1937). 

Lithium- und Natriumamid erhalt man am besten, in- 
dem man die Losung des Alkalimetalls mit dem Kata- 
lysator unter sorgfaltigem Luft- und Feuchtigkeits- 
ausschlul3 in ein Bombenrohr einschmilzt und bei Zim- 
mertemperatur stehen IaiRt, bis sich die tieEblaue Losung 
vollstandig entfarbt hat. Mit Kalium, Rubidium und 
Caesium ist die Reaktion selbst bei tieferer Temperatur 
schon nach einigen Stunden beendet; so kann man in 
einer Normaldruck-Apparatur arbeiten, wobei der ent- 
stehende Wasserstoff entweichen kann [5 ] .  
Die zweite Methode beruht auf der Umsetzung des ge- 
schmolzenen Metalls 'mit gasformigem Ammoniak, 
z.B. bei 400°C (LiNH2) oder 300°C (NaNH2). Beim 
Lithium darf man nicht bei hoherer Temperatur arbei- 
ten, da der Zersetzungsdruck zu hoch wird, wodurch 
ein Abbau zum Imid erfolgt. Es ist vorteilhaft, das Re- 
aktionsprodukt, welches geschmolzen eine sehr geringe 

[ 5 ]  R. Juza, K. Fasoldu. Chr. Haeberle, Z .  anorg. allg. Chem. 
234, 75 (1937). 
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