
Experimentelle und theoretische Nucleare Astrophysik; 
die Frage nach dem Ursprung der Elemente (Nobel-Vortrag)"" 

Von William A. Fowler* 

Ad astra per aspera et per ludum 

I. Einleitung 

Wir leben auf dem Planeten Erde, der durch die Strah- 
len eines nahen Stems, den wir Sonne nennen, erwarmt 
wird. Die Energie dieser Sonnenstrahlen entstammt letzt- 
lich der Kernverschmelzung von Wasserstoff zu Helium, 
die tief im Innern der Sonne stattfindet. Eddington hat dies 
bereits 1920 gelehrt, und Hans Eethe entwickelte 1939 ein 
detailliertes Schema der Kernprozesse, die bei der Fusion 
beteiligt sind. Dafur wurde ihm 1967 der Nobel-Preis fur 
Physik verliehen. 

Alles Leben auf der Erde, unser eigenes inbegriffen, 
hangt vom Sonnenlicht und somit von den Kernprozessen 
in der Sonne ab. Aber die Sonne hat nicht die chemischen 
Elemente erzeugt, die man auf der Erde und in unseren 
Kiirpern findet. Die ersten beiden Elemente, Wasserstoff 
und Helium mit ihren stabilen Isotopen, bildeten sich in 
den ersten Minuten des friihen, expandierenden Univer- 
sums im Zustand hoher Temperatur und Dichte, im soge- 
nannten ,,Urknall". Eine kleine Menge Lithium, drittes 
Element im Periodensystem, wurde ebenfalls im Urknall 
erzeugt, doch wahrscheinlich entstanden sowohl das 
ubrige Lithium als auch samtliches Beryllium und Bor, 
viertes bzw. funftes Element, als Produkte der Spallation 
von noch schwereren Elementen, hervorgerufen durch kos- 
mische Strahlung im interstellaren Raum. Diese Elemente 
sind im allgemeinen sehr selten, was mit obiger Deutung 
ihres Ursprungs in Einklang ist. Einzelheiten findet man in 
einer Ubersicht von Audouze und Reeves"]. 

Wo wurden nun die schwereren Elemente eneugt? Die 
allgemein akzeptierte Antwort ist, daB alle schwereren Ele- 
mente, von Kohlenstoff, sechstes Element, bis zum langle- 
bigen radioaktiven Uran, zweiundneunzigstes Element, im 
Innern der Sterne unserer Galaxis durch Kernprozesse er- 
zeugt wurden. Die Sterne, die wir jetzt in dem Gebilde be- 
obachten, das wir MilchstraJe nennen, befinden sich in ei- 
nem Spiralarm unserer Galaxis. In Schweden nennt man 
sie Vinter Gatan: WinterstraDe. Mit dem Auge kijnnen wir 
nur einen kleinen Teil der hundert Milliarden Sterne unse- 
rer Galaxis sehen. Der Astronom kann beinahe den gesam- 
ten Frequenzbereich des elektromagnetischen Spektrums 
fur seine Beobachtungen verwenden und daher sehr vie1 
mehr Sterne unserer Galaxis, ja sogar individuelle Sterne 
anderer Galaxien beobachten. 
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Die Sterne, welche die schweren Elemente des Sonnen- 
systems synthetisierten, wurden wlhrend der gesamten 
Existenz unserer Galaxis gebildet oder geboren, entwickel- 
ten sich oder alterten, und schleuderten schlieI3lich die 
Asche ihres nuclearen Feuers in den interstellaren Raum, 
beuor das Sonnensystem vor viereinhalb Milliarden Jahren 
entstand. 

Fur das Alter der Galaxis werden mehr als zehn, aber 
weniger als zwanzig Milliarden Jahre angenommen. Auf 
jeden Fall ist die Galaxis vie1 alter als das Sonnensystem. 
Die Abgabe von nuclearer Asche oder neu gebildeten Ele- 
menten findet entweder durch langsamen Masseverlust des 
alternden Stems statt, was als ,,fiesenstadium" in der 
Sternentwicklung bezeichnet wird, oder durch die relativ 
hlufigen Ausbriiche, welche die Astronomen als Novae be- 
zeichnen, oder aber durch endgultige, spektakulire Stern- 
explosionen, die Supernouae. Das Supernova-Phanomen 
kann als Tod eines Stems angesehen werden; was zuriick- 
bleibt - WeiBer Zwerg, Neutronenstern oder Schwarzes 
Loch - ware dann eine Art stellares Fegefeuer. 

Jedenfalls kondensierten die Sonne, die Erde und alle 
anderen Planeten des Sonnensystems durch Gravitations- 
und Rotationskrafte, die auf den gasfdrmigen, solaren Ne- 
be1 im interstellaren Raum wirkten. Dieser Nebel bestand 
aus Wasserstoff und Helium aus dem Urknall und enthielt 
auch schwerere Elemente, die in galaktischen Sternen frii- 
herer Generationen erzeugt wurden. All dies ist in Abbil- 
dung 1 dargestellt. 

Mit dem Altem der Sterne andert sich ihre Zusammensetzung 
Zwixhen den Sternen und dem interstellaren Raum wird Materie ausgetuuscht 
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Abb. 1. Synthese der Elemente in den Sternen. 

Diese Idee kann fur aufeinanderfolgende Generationen 
von Sternen in der Galaxis verallgemeinert werden. Dabei 
ergibt sich, dal3 der Gehalt an schweren Elementen im in- 
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terstellaren Medium und in den Sternen, die daraus entste- 
hen, rnit der Zeit zunimmt. Bei den Bltesten Sternen im ga- 
laktischen Halo, d. h. bei denen, die sich zuerst gebildet 
haben diirften, betrtigt die Hirufigkeit der schweren Ele- 
mente weniger als ein Prozent der Htiufigkeit im Sonnen- 
system. Bei den altesten Sternen in der galaktischen 
Scheibe sind es ungefihr zehn Prozent. Nur die weniger 
massereichen Sterne unter den zuerst gebildeten ktinnen 
bis heute iiberlebt haben; man nennt sie Population-II- 
Sterne. Ihr geringer Gehalt an schweren Elementen wurde 
wahrscheinlich in einer noch iilteren, jedoch sehr viel mas- 
sereicheren Generation von Sternen erzeugt. Diese soge- 
nannte Population I11 brauchte ihren nuclearen Brennstoff 
sehr schnell auf und hatte nur eine sehr kurze Lebensdau- 
er. Die Sterne, die sich in der Scheibe der Galaxis gebildet 
haben, bezeichnet man als Population-I-Sterne. 

Wir sprechen von dieser Elementerzeugung als von der 
Nucleosynthese in den Sternen. Sie 1tiDt sich auf andere 
Galaxien iibertragen, z. B. auf unseren galaktischen Zwil- 
ling, den Andromeda-Nebel, und so kann dieser Mecha- 
nismus als universal betrachtet werden. Astronomische Be- 
obachtungen an anderen Galaxien haben sehr viel zum 
Versttindnis der Nucleosynthese in Sternen beigetragen. 

Die Nucleare Astrophysik befaDt sich rnit den physikali- 
schen Grundlagen der Energieerzeugung und der Element- 
synthese in den Sternen. Sie ist eine segensreiche Anwen- 
dung der Kernphysik im Gegensatz zu den Reaktoren und 
Bomben. Fiir den Kernphysiker ist dieser Gegensatz ein 
personliches und berufliches Dilemma. Ich personlich bin 
jedoch zutiefst davon iiberzeugt, daD die Wissenschaft, die 
den Ursprung des Sonnenlichts erklgrt, nicht dazu verwen- 
det werden darf, eine Staubwolke aufzuwirbeln, die eben 
dieses Sonnenlicht absorbiert und unseren Planeten ver- 
dunkelt. Wie die gesamte Physik verlangt auch die Nu- 
cleare Astrophysik sowohl experimentelle als auch theore- 
tische Aktivitiiten; daher der erste Teil des Titels dieses 
Vortrags. Dieser Vortrag wird sich rnit experimentellen 
kernphysikalischen Ergebnissen und deren theoretischen 
Analysen befassen und andere theoretische Aspekte bei- 
nahe (jedoch nicht v6llig) ausklammern. Der Vortrag wird 
in keiner Weise den Aktivitirten der beobachtenden Astro- 
nomen und Kosmochemikern gerecht werden, die jedoch 
notwendig sind, um den Kreis zu schlieBen: Experiment, 
Theorie, Beobachtung. Auch wird er den Rechnungen vie- 
ler theoretischer Astrophysiker iiber die Nucleosynthese 
der Elemente mit ihren Isotopen unter astrophysikalischen 
Bedingungen wtihrend der zahlreichen Phasen der Stern- 
entwicklung nicht gerecht werden. 

Mein starkstes pershliches Interesse geholrt den experi- 
mentellen Daten, der Analyse dieser Daten und dem richti- 
gen Gebrauch dieser Daten in theoretischen Sternmodel- 
len. In dieser Hinsicht werde ich immer wieder durch ei- 
nen hundertundneun Jahre alten Ausspruch von Mark 
Twain ermutigt : 

There is something fascinating about science. One gets 
such wholesale returns of conjecture out of such a tri- 
fling investment of fact. 

Life on the Mississippi 1874 

Fiir mich bedeutet Mark Twains Bemerkung eine Heraus- 
forderung des Experimentators. Der Experimentator mu0 

versuchen, das Wort ,,trifling" zu eliminieren, und zwar 
durch seine Bemiihungen, die Tatsachen der Natur aufzu- 
decken. 

Experimentelle Forschung und theoretische Forschung 
sind haufig sehr harte Arbeit. Gliicklicherweise wird sie 
dadurch erleichtert, daB man SpaD an der Physik hat und 
daD die Ergebnisse ein persanliches Gefiihl von intellektu- 
eller Befriedigung erzeugen. Meiner Ansicht nach iibertref- 
fen die harte Arbeit und das daraus resultierende intellek- 
tuelle Vergniigen noch die Vorteile, die der Gesellschaft 
durch nachfolgende technische Anwendungen zufallen 
mogen. Bitte verstehen Sie mich recht - ich mochte diese 
Anwendungen nicht schmglern, aber ich kann nicht iiber- 
sehen, daB sie ein zweischneidiges Schwert sind. Mein 
Thema ist das Ergebnis harter Arbeit eines Kernastrophy- 
sikers, die ihm Freude bereitete, wenn sie erfolgreich war. 
Es war harte Arbeit, aber es war Vergniigen. Deshalb habe 
ich den Untertitel ,,Ad astra per aspera et per ludum" fiir 
diesen Vortrag gewtihlt, welcher frei iibersetzt lautet: ,,Zu 
den Sternen durch harte Arbeit und durch Vergniigen". 
Meine Fassung eines Verses aus Matthaus: ,,Der Mensch 
lebt nicht von der Arbeit allein" ist damit in Einklang. 

Vor diesem Hintergrund wollen wir nun fragen, welches 
die Ziele der Nuclearen Astrophysik sind. Vor allem 
versucht die Nucleare Astrophysik, die Energieerzeugung 
in der Sonne und in anderen Sternen in allen Phasen der 
Sternentwicklung zu verstehen. Energieerzeugung durch 
Kernprozesse erfordert die Umwandlung von Kernen in 
neue Kerne rnit geringerer Masse. Der kleine Masseverlust 
wird rnit dem Quadrat der Lichtgeschwindigkeit multipli- 
ziert, wie Einstein es uns lehrte, und somit wird eine relativ 
groBe Energiemenge freigesetzt. 

Demnach ist das erste Ziel eng rnit dem zweiten ver- 
kniipft, dem Versuch niimlich, die Kernprozesse zu verste- 
hen, durch welche unter verschiedenen astrophysikali- 
schen Bedingungen die beobachteten relativen Htiufigkei- 
ten der Elemente mit ihren Isotopen zustandekommen; da- 
her der zweite Teil des Titels dieses Vortrags. Abbildung 2 
zeigt schematisch die Htiufigkeiten der Atome als Funk- 
tion des Atomgewichts. Die Daten zu dieser Kurve wurden 
zuerst von Hans Suess und Harold Urey['] systematisch aus 
einer Uberfiille von terrestrischen, meteoritischen, solaren 
und stellaren Daten extrahiert und sodann periodisch von 
A. G. W. Camerod'l auf den neuesten Stand gebracht. We- 
sentliche Beitrtige zu den experimentellen Messungen der 
Rated'] atomarer Ubergtinge, wie sie fur die Bestimmung 
solarer und stellarer Hgufigkeiten ben6tigt wurden, stam- 
men von meinem Kollegen Ward Whaling[41. Die unter 
und 14] zitierten Arbeiten erschienen in dem Buch ,,Essays 
in Nuclear Astrophysics", das einen Uberblick iiber das 
Gebiet bis 1982 bietet. ,,You can always look it up", um 
rnit den Worten eines amerikanischen Baseball-Helden, 
Casey Stengel, zu sprechen. 

Die Kurve in Abbildung 2 wurde htiufig ,,universal" 
oder ,,kosmisch" genannt, reprtisentiert in Wirklichkeit je- 
doch relative Haufigkeiten der Atome im Sonnensystem 
und in Hauptreihensternen mit iihnlicher Masse und dn l i -  
chem Alter wie die Sonne. Heutzutage wird diese Kurve 
kurz mit ,,solar" bezeichnet. Es Iiegt jenseits der Moglich- 

[*I Anm. des ubenetzers: Der englische Ausdruck ,,rate" wurde in diesem 
Beitrag durchgehcnd mit Rate Obersetzt. 
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Abb. 2. Schematische Darstellung der HBufigkeiten von Atomen (relativ zu 
Si- 109 in der Some und ahnlichen Hauptreihensternen in Abhsngigkeit 
vom Atomgewicht. 
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keiten dieses Vortrags, auf die schwierigen und schtinen 
Untersuchungen in Astronomie und Kosmochemie nlher 
einzugehen, durch welche diese. KUNe bestimmt wurde. 
Wieso gerade diese KuNe als Ziel gesteckt wurde, kann 
einfach gekllrt werden. Im folgenden wird man sehen, daD 
Berechnungen der Htiutigkeiten von Atomen, die unter 
astronomischen Bedingungen in verschiedenen postulier- 
ten stellaren Schauplatzen entstehen, beinahe ausnahmslos 
auf Verhlltnisse reduziert werden, die sich auf ,,solare" 
Haufigkeiten beziehen. 

11. Friihe Erfonchung der Elementsyntbese 

George Gamow und seine Mitarbeiter R. A. Alpher und 
R. C. versuchten, die Synthese aller Elemente 
wlhrend des Urknalls durch eine Nichtgleichgewichts- 
theorie zu erkllren, bei der Neutronen(n)-Einfang rnit 
gleichzeitiger Gammastrahlen(y)-Emission und Elektro- 
nen(e)-Abstrahlung (Beta-Zerfall) der so entstandenen, zu- 
nehmend schwereren Kerne eine Rolle spielen. 

Die Synthese verlief in Schritten von jeweils einer Mas- 
seneinheit, da das Neutron in der Skala, die in den physi- 
kalischen Wissenschaften allgemein verwendet wird, unge- 
flhr die Einheitsmasse hat. Wie die Autoren heworhoben, 
st6Bt diese Theorie jenseits der Masse 4 (4He) auf groBe 
Schwierigkeiten, da fur die Massen 5 und 8 kein stabiler 
Kern existiert. Enrico Fermi und Anthony Turkevich 
versuchten mutig, jedoch erfolglos, diese Massenlucken zu 
schlieaen, und erlaubten Alpher und Herman[", uber diese 
Untersuchungen zu berichten. Siebzehn Jahre sptiter ge- 

lang es Wagoner, Fowler und Hoyle161, in Kenntnis der in- 
zwischen angesammelten Daten Uber Kernreaktionen, le- 
diglich die Eneugung von 'Li zu erklaren; der Massenan- 
teil betrug htichstens lo-* bezogen auf die Summe von 
Wasserstoff und Helium in akzeptablen Modellen des Uni- 
versums. Fur alle schwereren Elemente zusammen ergaben 
sich weniger als lo-" Massenanteile. Wagoner, Fowler 
und Hoyle[61 hatten allerdings damit Erfolg, daB sie die 
Entstehung von 2D, 'He, 4He und 'Li in solchen Massen- 
anteilen erkllren konnten, die mit den damaligen Beob- 
achtungen durchaus in Einklang waren. Neuere Beobach- 
tungen und Rechnungen dienen hlufig als Priifstein fur 
Modelle des expandierenden Universums; im allgemeinen 
begunstigen sie offene Modelle, bei denen sich die Expan- 
sion in alle Ewigkeit fortsetzt. 

Es war im Zusammenhang mit der ,,Massenlucke", daR 
das W. K. Kellogg Radiation Laboratory, wenngleich un- 
beabsichtigt, in astrophysikalische und kosmologische 
Bahnen gelenkt wurde. Bevor ich fortfahre, sollte ich die 
Anfgnge dieses Laboratoriums darlegen, an dem ich 50 
Jahre lang gearbeitet habe. Das Laboratorium wurde von 
Charles Christian Lauritsen entworfen und von 1930 bis 
193 1 unter seiner Aufsicht errichtet. Robert Andrews Milli- 
kan, der damalige Chef von Caltech, besorgte die dazu 
notwendigen Gelder, und zwar von Will Keith Kellogg, 
dem amerikanischen ,,Cornflakes-Kbnig". 

Das Laboratorium wurde zum Studium der Physik von 
1 MeV-Rtintgenstrahlung und deren Anwendung bei der 
Krebsbeklmpfung erbaut. 1932 entdeckten Cockcroft und 
Walton, daB Kerne rnit Protonen (p), den Kernen des 
leichten Wasserstoffatoms 'H, gespalten werden konnen, 
wenn diese auf Energien weit unter 1 MeV beschleunigt 
wurden. Lauritsen baute daraufhin sofort eine seiner Rtint- 
genrohren in einen Beschleuniger fur positive Ionen um 
(die Rtintgenrohren wurden uber Wechselstromtransfor- 
matoren versorgt !) und begann mit kernphysikalischen 
Untersuchungen. Robert Oppenheimer und Richard Tolman 
halfen rnit, Millihn zu uberzeugen, daB Luuritsen das 
Richtige unternahm. Oppenheimer war aktiv dabei, die ex- 
perimentellen Ergebnisse aus diesen entscheidenden ersten 
Jahren des Kellogg Laboratory theoretisch zu interpretie- 
ren. 

Luuritsen war von 1933-1936 mein Doktorvater, und ich 
arbeitete bis zu seinem Tod eng mit ihm zusammen. Er war 
es, der mich lehrte, daD Physik beides ist: harte Arbeit und 
Vergnugen. Er war geburtiger Dane und sowohl ein her- 
vorragender Geiger als auch Physiker, Architekt und Inge- 
nieur. Er liebte die Werke von Carl Michael Bellman, dem 
beriihmten schwedischen Dichtermusiker aus dem acht- 
zehnten Jahrhundert, und spielte und sang Bellman fur 
seine Studenten. Es ist wohlbekannt, daD viele von Bell- 
mans Werken Zechlieder sind. Das war umso besser. 

Wir mussen nun auf den ersten Kontakt des Kellogg Ra- 
diation Laboratory mit den Fragen zur Massenlucke bei 
der Masse 5 zuriickkommen. 1939 haben Hans Staub und 
William Stephens['] in diesem Laboratorium bei einer 
Energie knapp unter 1 MeV die Resonanzstreuung von 
Neutronen rnit dem Bahndrehimpuls 1 - in Einheiten von 
h @-Welle) - an 4He entdeckt (Abb. 3). Dies bestatigte die 
Befunde friiherer Kernreaktionsstudien von Williams, 
Shephard und Haxby['' und zeigte, daR der Grundzustand 
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Neutronenenergie (MeV] 

Abb. 3. Verhaltnis des Riickwartsstreuquerschnitts von Helium und Wasser- 
stoff als Funktion der Laborenergie der einfallenden Neutronen in MeV. 

von 'He instabil ist. So schnell wie 'He erzeugt wird, so 
schnell zeffallt es auch! Dasselbe wurde spater auch fur 
'Li nachgewiesen, den anderen Kandidaten fiir die Masse 
5. Das Pauli-Prinzip fordert fur Fermionen, daB das dritte 
Neutron in 'He mindestens einen Bahndrehimpuls von 1 
haben muB und nicht den Wert Null haben kann, wie es 
fur die ersten beiden Neutronen rnit antiparallelem Spin 
der Fall ist. Die anziehende Kernkraft kann nicht der nach 
auDen gerichteten Zentrifugalkraft, im klassischen Sinn ge- 
sprochen, standhalten. Noch etwas spiiter besttitigten Tol- 
Iestrup, Fowler und Luuri~sen[~~ im Kellogg Radiation La- 
boratory bei Untersuchungen mit erhiihter Prbision die 
Entdeckung von Hemmindinger'Io1, daB der Grundzustand 
von 'Be instabil ist. Sie bestimmten die Energie des 'Be- 
Aufbruchs zu 89 f 5 keV'']; gegenwtirtig wird ein Wert von 
91.89 f 0.05 keV akzeptiert! Auch die Instabilittit von 'Be 
ItiBt sich auf das Pauli-Prinzip zuriickfiihren. So schnell 
'Be synthetisiert wird, so schnell ze&llt es in zwei 4He- 
Kerne. Diese mligen zwar Bosonen sein, bestehen jedoch 
aus Fermionen. Die Liicke bei den Massen 5 und 8 sprach 
das Urteil iiber Gamows Hoffnungen, daB alle Kernarten 
nacheinander im Urknall erzeugt wurden. 

Die endgtiltige Verbindung des Kellogg Radiation La- 
boratory mit der Nuclearen Astrophysik kam 1939 zustan- 
de, als Bethe['" den CN-Cyclus als eine Art der Fusion von 
Wasserstoff zu Helium in den Sternen postulierte (seitdem 
man weiB, daB auch Sauerstoff am Cyclus beteiligt ist. 
nennt man ihn den CNO-Cyclus). Charles Luuritsen, sein 
Sohn Thomas Louritsen und ich haben die Wirkungsquer- 
schnitte fiir den ProtonenbeschuB der fur den CN-Cyclus 
relevanten Kohlenstoff- und Stickstoffsotope gemessen. 
Befhes VeroffentIichung["] zeigte uns, daD wir dabei wa- 
ren, in der Sonne und in anderen Sternen ablaufende Pro- 
zesse im Laboratorium zu untersuchen. Dies beeindruckte 
uns nachhaltig. Der zweite Weltkrieg unterbrach die Ar- 
beit; als das Laboratorium 1946 zu den kernphysikalischen 
Experimenten zuriickkehrte, entschied Louritsen, die klas- 
sische Niederenergie-Kernphysik wieder aufzunehmen 
und vor allem Kernreaktionen zu studieren, die vermutlich 
in den Sternen ablaufen. Dabei wurde er intensiv von Ira 
Bowen unterstiitzt, einem Caltech-Professor fur Physik, der 
gerade zum Direktor des Mount Wilson Observatory er- 
nannt worden war, auBerdem von Lee DuBridge, dem 
neuen Caltech-PrZisidenten, von Carl Anderson, Nobel- 
Preistrtiger von 1936, und von Jesse Greenstein, der vor 

kurzem berufen worden war, um am Caltech die Astrono- 
mie aufzubauen. Luuritsen selbst folgte im Kellogg Labo- 
ratory nicht dem modischen Trend zu immer haheren 
Energien, der sich bis heute fortgesetzt hat, sondern unter- 
stiitzte Robert Bacher und andere bei der Einfiihrung der 
Hochenergiephysik am Caltech. 

Obwohl Bethe'"] bereits 1939 und andere noch vor ihm 
die Energieeneugung durch Kernprozesse in den Sternen 
diskutiert hatten, stammt das grooartige Konzept fur die 
Nucleosynthese in den Sternen doch von Fred HoyIe[121. 
Die grundlegenden Ideen dieses Konzepts wurden in zwei 
klassischen Veroffentlichungen iiber Sternstruktur und 
Sternentwicklung unter Anwendung der damals bekannten 
kernphysikalischen Daten prtisentiert. 

Wieder spielte das Kellogg Laboratory eine Rolle. Vor 
seiner zweiten Veraffentlichung wunderte sich Hoyle tiber 
die langsame Rate, mit der die I2C-Kerne durch Fusion 
(3a+ I2C) dreier Alpha-Teilchen (a) oder 4He-Kerne in 
Roten Riesen eneugt werden. Hoyle war erstaunt, weil er 
aufgrund seiner Untersuchungen mit Schwarz~child~'~~ und 
der friiheren Arbeit von Sandage und Schwarz~child['~~ da- 
von iiberzeugt war, daB das Helium-Brennen durch den 
ProzeB 3a+I2C in Roten Riesen k u n  oberhalb 10' K ein- 
setzen sollte, und nicht bei 2 x 10' K, wie es Salpeters[Is1 
Berechnungen erforderten. Sa$eter fuhrte seine Berech- 
nungen durch, als er sich im Sommer 195 1 als Cast im Kel- 
logg Laboratory aufhielt, und er benutzte den Kellogg- 
Wed9] fur den EnergieiiberschuB von 'Be gegeniiber den 
beiden 4He-Kernen, um die resonante Rate fiir den 
2as'Be-ProzeB zu bestimmen, der sowohl die Bildung als 
auch den Zerfall von 'Be umfaBt. Salpeter hat jedoch den 
nachsten Schritt, 'Be +a+ "C + y, bei der Berechnung als 
nichtresonanten Strahlungseinfang behandelt. 

Hoyle erkannte, daB dieser Schritt um mehrere Gr6Ben- 
ordnungen beschleunigt und damit die Temperatur fiir 
sein Einsetzen verringert wiirde, wenn es einen angeregten 
Zustand in I2C rnit einer Energie von 0.3 MeV oberhalb 
von "Be + a im Ruhezustand und rnit dem Drehimpuls und 
der ParitZit (O+, 1 -, 2+, 3-.  . .) gtibe, die iiber die Auswahl- 
regeln fur diese Gr6Ben vorgeschrieben sind. Hoyle kam 
im Friihjahr 1953 zum Kellogg Laboratory und befragte 
die Mitarbeiter uber die magliche Existenz des von ihrn 
vorgeschlagenen angeregten Zustands. Der langen Ge- 
schichte kuner SchluB ist, daB Ward Whaling, seine Mitar- 
beiter und seine Doktoranden[l6I beschlossen, ins Labora- 
torium zu gehen, um diesen Zustand iiber die I4N(d,a)IZC- 
Reaktion zu suchen. Sie fanden ihn beinahe genau dort, 
wo Hoyle ihn vorhergesagt hatte. Der Zustand ist heute als 
7.654-MeV-Zustand in I2C bekannt, 0.2875 MeV oberhalb 
'Be+a und 0.3794 MeV oberhalb 3a. Cook, Fowler, Lou- 
ritsen und Lmritsen[lv bevdkerten dann diesen Zustand 
iiber den radioaktiven Zerfall von I2B und zeigten, daB er 
in 3 a  aufbricht und daher wegen des Umkehrprinzips 
auch aus drei a-Teilchen gebildet werden kann. Sie argu- 
mentierten, daB Spin und Parittit des Zustands O+ sein 
muate. Heute weilj man, daB dies der Fall ist. 

Die 3a4'2C-Fusion in den Roten Riesen uberspringt 
die Lucken bei den Massen 5 und 8. Dieser ProzeD k6nnte 
niemals unter Urknall-Bedingungen ablaufen. Nachdem 
4He im friihen expandierenden Universum entstand, wa- 
ren Dichte und Temperatur fiir die Fusion von Helium zu 
Kohlenstoff zu niedrig. Dagegen werden in den Roten Rie- 
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sen, nachdem Wasserstoff wahrend des Hauptreihenstadi- 
ums zu Helium umgewandelt ist, sowohl Dichte als auch 
Temperatur des Helium-Cores durch gravitative Kontrak- 
tionen soweit erhbht, daB die Helium-Fusion geztindet 
wird. Hoyle und Whaling haben gezeigt, daR die Bedingun- 
gen in Roten Riesen dafiir gerade richtig sind. 

Wir kbnnen Fusionsprozesse als ,,nucleares Brennen" 
bezeichnen, so wie wir auch vom chemischen Brennen 
sprechen. Das Helium-Brennen in den Roten Riesen folgt 
dem Wasserstoff-Brennen in den Hauptreihensternen. 
Darauf folgen Kohlenstoff-, Neon-, Sauerstoff- und Silici- 
um-Brennen, wobei Eisen und seine Nachbarn im Peri- 
odensystem erreicht werden. Mit diesen Kernen mittlerer 
Masse als Saatmaterial wird die Synthese fortgesetzt. Die 
nachfolgenden Prozesse Bhneln dem uon Gamow vorge- 
schlagenen Neutroneneinfang unter ,,slow rate"-(s-Prozeb) 
oder ,,rapid rate"-Bedingungen (r-ProzeD); jenseits von 
2wBi, dem letzten stabilen Kern, werden kurzlebige radio- 
aktive Kerne bis hin zu den langlebigen Kernen 232Th, 235U 
und 238U erzeugt, den Mutterkernen der natiirlichen radio- 
aktiven Reihe. Fiir die Erzeugung der letzteren Kerne wird 
der r-ProzeB benotigt, der tatsachlich iiber die Masse 238 
hinaus zu radioaktiven Kernen fiihrt, die nach Beendigung 
des Prozesses schnell zu 232Th, 23JU und 238U zerfallen. 

Suess und Urey12] fanden, daB zwei verschiedene Neu- 
troneneinfangprozesse notwendig sind. Sie haben durch 
geschickte Verwendung der relativen Isotopenhaufigkeiten 
bei Elementen rnit mehreren Isotopen die Existenz von 
Doppelstrukturen (r und s in Abb. 2) gezeigt. Es war sofort 
klar, daB diese Strukturen etwas mit dem Auffiillen der 
Neutronenschale bei den magischen Neutronenzahlen 
N =  50, 82 und 126 zu tun hatten, die aus dem Kern-Scha- 
len-Modell von Hans Jensen und Maria Goeppert-Mayer 
hervorgehen. Beide bekamen den Nobel-Preis fur Physik 
vor genau zwanzig Jahren. 

Nahe beim SchalenabschluD haben die am s-ProzeD be- 
teiligten Kerne niedrige Einfangquerschnitte und somit 
groDe Hiiufigkeit und halten den s-ProzeD aufrecht. Am r- 
ProzeD sind die protonenarmen, radioaktiven Vorlaufer 
der stabilen Kerne beteiligt. Niedrige Einfangquerschnitte 
und kleine Betazerfallsraten fuhren nahe beim Schalenab- 
schluR zu groBen Haufigkeiten, doch treten diese groRen 
Haufigkeiten nach dem darauf folgenden radioaktiven 
Zerfall bei kleineren A-Werten als beim s-ProzeB auf, da 
die Ordnungszahl 2 kleiner ist und damit auch A = N + Z .  
In Hoyles klassischer Arbeit[12] wurde die stellare Nucleo- 
synthese bis hin zu den Eisengmppenelementen durch Re- 
aktionen geladener Teilchen bewirkt. Die schnell anwach- 
sende Coulomb-Barriere fur geladene Teilchen schrankt 
weitere Synthesen ein. Suess und Urey[21 gqlang der Durch- 
bruch, der zur Erweiterung der Nucleosynthese in den 
Sternen mit Neutronen, die nicht von Coulomb-Barrieren 
gehindert werden, bis hin zu 238U fiihrte. 

Der vollstandige Gang der Elementsynthese in den Ster- 
nen wurde in eine Verbffentlichung von Burbidge, Bur- 
bidge, Fowler und Hoyle['8], allgemein als B2FH bezeich- 
net, eingearbeitet, und wurde unabhlngig auch von Came- 
r ~ n ~ ' ~ '  entwickelt. 
Von Jesse Greenstein[zol und vielen anderen beobachten- 

den Astronomen stammen bemerkenswerte Beitrage zu 
den astronomischen Aspekten dieses Problems. Seit dieser 
Zeit hat sich die Nucleare Astrophysik zu einer ausge- 

wachsenen Wissenschaft gemausert, die so aufregende 
Entdeckungen wie die der Isotopenanomalien in Meteori- 
ten durch meine Kollegen Gerald Wasserburg, Dimitri Pa- 
panastassiou und Samuel Epstein und viele andere Kosmo- 
chemiker aufzuweisen hat. 

Im folgenden werde ich von den vielen Experimenten 
und theoretischen Untersuchungen, die gerade laufen oder 
in den letzten Jahren entstanden sind, ein paar Hohe- 
punkte beleuchten. Dieser Bericht wird die Aktivitlten des 
Kellogg Laboratory hervorheben, da sie mich am meisten 
interessieren und mir am besten bekannt sind. Jedoch wer- 
den reichlich Hinweise auf die Arbeiten anderer Laborato- 
rien und Institutionen in der Hoffnung gegeben, daB der 
Leser einen breiten ijberblick iiber die derzeitige experi- 
mentelle und theoretische Forschung auf dem Gebiet der 
Nuclearen Astrophysik gewinnt. 

Dieser Bericht kann nicht die Details der Nucleosyn- 
these aller Elemente mit deren Isotopen wiedergeben, da 
dies fiir eine gegebene Kernsorte die Diskussion aller Re- 
aktionen, die den Kern erzeugen und die ihn zerstoren, 
umfassen wurde. Der Leser wird aber einige dieser Einzel- 
heiten fur I2C, I6O und 55Mn erfahren. 

Man stellt fest, daB die gemessenen Wirkungsquer- 
schnitte fur die Reaktionen ublicherweise bei den niedrig- 
sten MeRenergien sehr klein sind, fur l2C(a,y)I60 in der 
Niihe von 1.4 MeV sogar kleiner als ein Nanobarn 
cm2). Das bedeutet, daB die experimentelle Nucleare 
Astrophysik Beschleuniger rnit grol3en Strbmen gut fokus- 
sierter, monoenergetischer Ionenstrahlen benotigt, aul3er- 
dem diinne Targets von hoher Reinheit und Stabilitlt, De- 
tektoren von hoher Empfindlichkeit u d  groBer Energie- 
auflbsung und schlieBlich Experimentatoren rnit groBer 
Toleranz gegeniiber den notwendigerweise langen MeBzei- 
ten und mit Geduld bei der Sammlung statistisch signifi- 
kanter Daten. In der experimentellen Nuclearen Astrophy- 
sik werden klassische Rutherford-artige Messungen von 
Kernwirkungsquerschnitten benotigt ; die Ergebnisse ihrer- 
seits sind wesentlich fur das Verstandnis der Physik der 
Kerne. 

An dieser Stelle sei die Schreibweise von Kernreaktio- 
nen kommentiert. Bei der oben erwlihnten 12C(a,y)160-Re- 
aktion ist I2C der Labor-Targetkern, a ist der auftreffende 
Kern (4He), der im Labor beschleunigt wurde, y ist das 
produzierte Photon, das im Labor nachgewiesen wird, und 
I6O ist der Restkern, der auf Wunsch ebenfalls nachgewie- 
sen werden kann. Wenn I2C auf ein 4He-Gastarget ge- 
schossen wird und das entstandene I6O, nicht aber die y- 
Strahlung nachgewiesen wird, beschreibt man die Reak- 
tion im Laboratorium durch 4He( '2C,'60)y. Dies kiimmert 
die Sterne uberhaupt nicht. In den Sternen bewegen sich 
alle Teilchen, und nur das Schwerpunktsystem ist fur die 
Bestimmung der Rate der stellaren Reaktion maDgebend. 
In der Reaktionskette 12C(a,n)1sO(e+v)'5N wird n,  das 
Neutron, prompt eneugt und nachgewiesen; e +  ist das 
beta-verzogerte Positron, das ebenfalls nachgewiesen wer- 
den kann. 

Nebenbei bemerkt erinnere ich mich mit Stolz daran, 
dalj ich am 26. Januar 1955 zum ersten Ma1 vor der Konig- 
lich Schwedischen Akademie der Wissenschaften iiber 
,,Kernreaktionen in den Sternen" gesprochen habe. Es 
scheint nicht lange her zu sein, und einige von Ihnen im 
Auditorium haben diesen Vortrag gehort! 
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111. Raten stellarer Reaktionen aus 
Wirkungsquerschnitten, die im Laboratorium 
gemessen wurden 

Es ist iiblich, die Raten thermonuclearer Reaktionen als 
NA(m) Reaktionen pro Sekunde pro (mol cm-’) anzuge- 
ben, wobei NA=6.022. mol-’ die Avogadrozahl und 
(m) das iiber die Maxwell-Boltzmann-Verteilung gemittelte 
Produkt (als Funktion der Temperatur) aus dem Reakti- 
onswirkungsquerschnitt cr in cm2 und der Relativgeschwin- 
digkeit u der Reaktionspartner in cm s-’  ist. Dabei mu13 
(m) mit dem Zahlenwert der Dichten pro cm3 der beiden 
Reaktionspartner multipliziert werden, um die Raten in 
Einheiten von Anzahl Reaktionen pro Sekunde pro cm3 zu 
erhalten. NA wird eingefuhrt, um Massenanteile benutzen 
zu konnen, wie es Fowler, Caughlan und Zirnrnerman[211 im 
einzelnen beschrieben. Diese Autoren haben auch Verfah- 
ren fur Reaktionen entwickelt, an denen mehr als zwei 
Partner beteiligt sind, und geben analytische Ausdriicke 
fur Reaktionen an, die sich hauptsachlich zwischen y, e, n, 
p und a und Kernen der Massenzahlen A130 abspielen. 
Die Bose-Einstein-Statistik fur y wurde notwendigerweise 
einbezogen, die Erweiterung auf die Fermi-Dirac-Statistik 
fur entartete e, n und p und die Erweiterung auf die Bose- 
Einstein-Statistik fur a sind jedoch nicht beriicksichtigt. 
Fur die Berechnung der Raten von Umkehrreaktionen sind 
die jeweiligen Faktoren angegeben. 

Die ersten Arbeiten uber die Ermittlung der Raten stel- 
larer Reaktionen aus experimentellen, im Laboratorium er- 
haltenen Wirkungsquerschnitten wurden von Bethe in sei- 
nem Nobel-Vortrag[”] zusammenfassend dargestellt. Fow- 
ler, Cnughkzn und Zirnrnerrnan[211 haben detaillierte nume- 
rische und analytische Verfahren entwickelt, um solche 
Wirkungsquerschnitte in Raten stellarer Reaktionen umzu- 
wandeln. Vor allem ist es notwendig, die schnellen h d e -  
rungen der nuclearen Wirkungsquerschnitte bei niedrigen 
Energien, die unter astrophysikalischen Bedingungen rele- 
vant sind, zu beriicksichtigen. 

Bei neutroneninduzierten Reaktionen wird dies dadurch 
erreicht, daB man einen Wirkungsquerschnittfaktor S defi- 
niert, der gleich dem Wirkungsquerschnitt (0) multipliziert 
mit der Wechselwirkungsgeschwindigkeit (0)  ist, um die 
iibliche u - ’-Singularitat im Wirkungsquerschnitt fur nied- 
rige Geschwindigkeiten und niedrige Energien zu umge- 
hen. 

Bei Reaktionen, die durch geladene Teilchen wie Proto- 
nen, Alpha-Teilchen oder schwerere Kerne (”C, l60.. .) 
induziert werden, mu13 eine Abnahme von cr um viele Gr6- 
Denordnungen - von den MeBwerten bei niedrigsten Ener- 
gien im Laboratorium bis zu den astrophysikalisch rele- 
vanten Energien - beriicksichtigt werden. Dies wird auf 
dem zuerst von E. E. SalpeterfZ2] vorgeschlagenen Weg ge- 
tan, was auch Bethe 1967[”] hervorhob. 

In Tabelle 1 ist gezeigt, wie ein relativ langsam veriinder- 
licher S-Faktor dadurch definiert werden kann, daB der 
schnell veranderliche Term, der Gamow-Faktor, der das 
Durchtunneln der Coulomb-Bamere bestimmt, eliminiert 
wird. Der Wirkungsquerschnitt wird iiblicherweise in 
Barns cm2) angegeben und die Energie in MeV 
(1.602.10-6 erg), so daR der S-Faktor in MeVb ausge- 
driickt wird, manchmal jedoch auch in keV b. In Tabelle 1 
werden die beiden Ordnungszahlen und die reduzierte 

Tabelle 1. Definition des S-Faktors (Bethe 1967 [ll]) als Funktion der Reak- 
tionsenergie E. 

o(E) = x i12 .P .  Innerer Kernfaktor 
d2 - E - ’  (2 = De-Broglie-WellenlBnge/Zx) 
P(E) - Gamow-Penetrabilitiit - exp(-E&‘2/E’’2); Ec==ZiZ:A [MeV] 

3 S ( E )  = E.o(E).exp(+E&‘2/E1’2) 

ermdglicht genauere Extrapolationen von den niedrig- 
sten Energien im Laboratorium zu sehr niedrigen effek- 
tiven stellaren Energien 

Masse (in atomaren Masseneinheiten) der wechselwirken- 
den Kerne durch Zo, Z l  und A bezeichnet. Tabelle 2 zeigt 
dann, wie die Raten der stellaren Reaktionen als Mittelung 
iiber die Maxwell-Boltzmann-Verteilung berechnet werden 
konnen, und zwar sowohl fur nichtresonante als auch fur 
resonante Wirkungsquerschnitte. In Tabelle 2 ist die effek- 
tive Energie stellarer Reaktionen numerisch durch 

gegeben, wobei T9 die Temperatur in Einheiten von lo9 K 
ist. Ausdriicke fur Reaktionsraten, die aus theoretischen 
Rechnungen fur ein statistisches Model1 abgeleitet sind, 
werden von Woosley, Fowler, Holmes und Zirnmerrn~n[~~I 
angegeben. 

Tabelle 2.  Raten stellarer Reaktionen als Funktion der Temperatur (r) .  

( O U ) ~ ~  = f(T)- T-’12 1 S(E)exp( - E g 2 / E ” ‘ - E / k T )  d E  
MB = Mittelung iiber die Maxwell-Boltzmann-Verteilung. 

Das Maximum im Integranten erscheint bei E ,  und 
bei 

ED = effektive Energie stellarer Reaktionen 
- EL? T2’3 

nichtresonante Rate 

(m)., - S(Eo)T-2’3exp(-3E,/kT); E D / k T -  

resonante Rate 
(ou)~ - S(E,)  T-3/2exp( - E r / k T )  

E ,  = Resonanzenergie 

Es trifft zu, da13 die Extrapolation von den bei niedrig- 
sten Energien im Laboratorium gemessenen Wirkungs- 
querschnitten zu den Wirkungsquerschnitten bei effektiven 
stellaren Energien des ofteren einen Abfall um viele Gro- 
Benordnungen mit sich bringt. Jedoch basiert die Eliminie- 
rung des Gamow-Faktors, der diesen Abfall verursacht, 
auf der Msung der Schrodinger-Gleichung fur die Cou- 
lomb-Wellenfunktion, zu der man betrachtliches Vertrauen 
haben kann. Die Hauptunsicherheit liegt in jener Ande- 
rung des S-Faktors mit der Energie, welche hauptskhlich 
vom gewahlten Wert fur den Radius abhangt, bei dem sich 
ein Compound-Kern bildet, was schon vor langem in [Is1 

besprochen worden ist. Die Radien, die meine Kollegen 
und ich in neueren Arbeiten verwendet haben, sind in [231 

angegeben. Es gibt zusiitzlich noch in Tabelle 1 eine Unsi- 
cherheit beim Inneren Kernfaktor, welche nur durch Expe- 
rimente im Laboratorium beseitigt werden kann. Die Aus- 
wirkungen einer Resonanz im Compound-Kern gerade 
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ober- oder unterhalb der Schwelle fiir eine gegebene Reak- 
tion kiinnen oft dadurch ermittelt werden, daD man die Ei- 
genschaften dieser Resonanz durch andere Reaktionen be- 
stimmt, in denen sie auftritt und die sich leichter untersu- 
chen lassen. 

LV. Wasserstoff-Brennen in den Hauptreihensternen 
und das Problem der solaren Neutrinos 

Durch das Wasserstoff-Brennen in den Hauptreihenster- 
nen sind bis jetzt nur etwa 20% mehr Helium als das, was 
aus dem Urknall stammt, entstanden. Das Wasserstoff- 
Brennen in der Some hat jedoch ein iiber viele Jahre unge- 
lilstes Problem rnit sich gebracht. 1938 schlugen Bethe und 
C r i t ~ h J i e l d ~ ~ ~  die Proton-Proton- oder auch pp-Kette als ei- 
nen Mechanismus fiir das Wasserstoff-Brennen in den 
Sternen vor. Aus vielen Wirkungsquerschnittsmessungen 
im Kellogg Laboratory und anderswo ist es heute bekannt, 
dal3 dieser Mechanismus und nicht der CNO-Cyclus die 
Some betreibt. 

Unser Wissen uber die schwache Wechselwirkung (Beta- 
zerfall, Neutrinoemission und -absorption, etc.) sagt uns, 
dab zwei Neutrinos bei der Umwandlung von vier Wasser- 
stoffkernen in einen Heliumkern emittiert werden. Detail- 
lierte Ausarbeitung der pp-Kette durch Fowler12s1 und Ca- 
meron1261 zeigte, daD ein kleiner Teil dieser Neutrinos aus 
dem Zerfall von 7Be und 'B energiereich genug sein sollte, 
um durch Wechselwirkung mit 37C1-Kernen zu radioakti- 
vem 37Ar nachgewiesen werden zu kdnnen. Dies ist eine 
Methode zum Neutrinonachweis, die von P o n t e c o r ~ o ~ ~ ~ ~  
und Alvarezr2"] vorgeschlagen wurde. Raymond Davis und 
seine Mitarbeiter'*'] haben seit mehr als 25 Jahren 
versucht, diese energiereichen Neutrinos nachzuweisen. 
Sie benutzen dazu einen ,,Chlor-Detektor", einen Tank rnit 
380000 L Perchlorethylen (C235C1337Cll), der in 1600 m 
Tiefe in der Homestake-Goldmine in Lead, South Dakota, 
untergebracht ist. Die Autoren fanden aber nur etwa ein 
Viertel dessen, was aufgrund modellabhiingiger Rechnun- 
gen von Bahcall et al."" erwartet wird. 

Etwas geht schief - entweder sind die Standardmodelle 
der Sonne inkorrekt, die relevanten nuclearen Wirkungs- 
querschnitte fehlerhaft, oder die in der Some produzierten 
Elektron-Neutrinos werden auf dem Weg von der Sonne 
zur Erde teilweise in nichtnachweisbare Myon- oder Tau- 
Neutrinos umgewandelt. a e r  die nuclearen Wirkungs- 
querschnitte gab es in der Tat Kontroversen, die aber zum 
groaten Teil geliist wurden. Dies ist zusammenfassend von 
Robertson et al. und Osborne et al.I3'] sowie Skelton und 
K a ~ a n a g h [ ~ ~ ~  dargestellt worden. 

Man kam allgemein fiberein, als niichsten Schritt einen 
Detektor zu bauen, der den viel griil3eren Flu13 der Nieder- 
energie-Neutrinos von der Sonne durch Neutrinoabsorp- 
tion in 71Ga nachweist, das dabei in radioaktives 7'Ge 
iibergeht. Dies Experiment diirfte 30 bis 50 Tonnen Gal- 
lium erfordern; 50 Tonnen kosten ungefiihr 25 Millionen 
Dollar. Es werden internationale Anstrengungen unter- 
nommen, um die notwendige Menge an Gallium zusam- 
menzubringen. Wir sind an den Ausgangspunkt der Nu- 
clearen Astrophysik zuriickgeworfen. Solange das Problem 
der solaren Neutrinos nicht geltist ist, sind auch die 
Grundprinzipien der Kernprozesse in den Sternen in Frage 

gestellt. Ein Gallium-Detektor sollte viel zur Lilsung dieses 
Problems beitragen. 

Der Chlor-Detektor mu13 ,,auf Sparflamme" gehalten 
werden, bis der Chlor- und der Gallium-Detektor mit vol- 
ler Leistung gleichzeitig betrieben werden kiinnen. An- 
dernfalls wiiren endlose Vermutungen iiber Zeitvariationen 
im Flu13 der solaren Neutrinos die Folge. Mehr noch, die 
Ergebnisse der ,,Gallium-Beobachtungen" kdnnten Infor- 
mationen aufdecken, die bei den friiheren ,,Chlor-Beob- 
achtungen" iibersehen worden sind. 

Der CNO-Cyclus ist bei den htiheren Temperaturen, die 
wiihrend des Wasserstoff-Brennens in Hauptreihensternen 
mit etwas griiDeren Massen als der Sonnenmasse auftreten, 
in Betrieb. Dies ist der Fall, weil die Reaktionsraten des 
CNO-Cyclus sehr viel schneller rnit der Temperatur an- 
wachsen als die derpp-Kette. Der Cyclus ist deshalb wich- 
tig, weil durch ihn I3C, I4N, "N, "0 und "0 aus den 
,,Saatkernen" 12C und l6O entstehen. Die Rolle dieser 
Kerne als Neutronenquellen wiihrend des Helium-Bren- 
nens wird in Abschnitt V besprochen. 

V. Synthese von '*C und l 6 0  sowie 
Neutronenproduktion beim Helium-Brennen 

Der menschliche Kiirper besteht zu 65% seiner Masse 
aus Sauerstoff und zu 18% aus Kohlenstoff, der Rest ist 
hauptsgchlich Wasserstoff. Die am hiiufigsten in der 
Sonne und iihnlichen Hauptreihensternen vorkommenden 
Elemente - schwerer als Helium - sind Sauerstoff (0.85%) 
und Kohlenstoff (0.39%). Es ist deshalb kein Wunder, da13 
die Bestimrnung des Verhiltnisses '2C/160, das beim Heli- 
um-Brennen eneugt wird, ein Problem von uberragender 
Bedeutung fiir die Nucleare Astrophysik ist. Dieses Ver- 
hiiltnis hiingt in recht komplizierter Art von der Dichte und 
der Temperatur des Hauptreihensterns ab, in dem das He- 
lium-Brennen stattfindet, sowie von der Dauer dieses Pro- 
zesses, ist aber direkt mit den Relativraten des 3a+'*C- 
und des '2C(a,y)'60-Prozesses verkniipft. Wenn 3a+ l2C 
sehr viel schneller ablauft als 12C(a,y)160, dann wird beim 
Helium-Brennen kein I6O erzeugt. Im umgekehrten Fall 
entsteht kein I2C. Meistens ist die Folgereaktion 
160(a,y)20Ne langsam genug, um vernachliissigt zu wer- 
den. 

tfber die Rate des 3a-+'2C-Prozesses herrscht allge- 
meine Obereinstimmung, wie es Barnes in einer tiber- 
sichti3'] darlegte. Jedoch gibt es gegenwirtig eine lebhafte 
Kontroverse iiber den Laboratoriums-Wirkungsquerschnitt 
der I2C(a, y)I60-Reaktion und seine theoretische Extrapo- 
lation zu niedrigen Energien, bei welchen die Reaktion ef- 
fektiv abliiuft. Die Situation ist in den Abbildungen 4 bis 6 
dargestellt, die mit einigen hderungen  den Verilffentli- 
chungen von Lunganke und K o o ~ z i n l ~ ~ ] ,  Dyer und Barnes1351 
sowie Kettner et al.[361 entnommen sind. Die Caltech-Da- 
ten, die im Kellogg Laboratory gewonnen wurden, sind in 
Abbildung 4 als experimentelle Punkte von Dyer und Bar- 
nes13S1 wiedergegeben, die ihre Ergebnisse mit theoreti- 
schen Rechnungen von Koonin, Tombrello und Fox (sie- 
he 13'9 verglichen. Die Daten aus Miinster sind in Abbil- 
dung 5 als experimentelle Punkte von Kettner et al.136] im 
Vergleich mit den Daten von Dyer und Barnest3'' gezeigt. 
Die theoretischen Kurven, die die beste Anpassung an die 
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beiden Datensitze ergeben, stammen von Lunganke und 
Koonin 1341. 

Die CNX dieser Situation geht aus Abbildung 6 hervor, 
welche die Extrapolation der Wirkungsquerschnittsfakto- 
ren S aus Caltech und Miinster von den niedrigsten gemes- 
senen Energien im Laboratorium (= 1.4 MeV) zur effekti- 
ven Energie von = 0.3 MeV bei T= 1.8 lo* K zeigt, einer 
reprasentativen Temperatur fiir das Helium-Brennen in 
Roten Riesen. Die Extrapolation des Wirkungsquer- 
schnitts iiberstreicht einen Bereich von lo8! Der Anstieg 
des Wirkungsquerschnittsfaktors riihrt von zwei gebunde- 
nen Zusthden im I6O-Kern knapp unter der '2C(a,y)'60- 
Schwelle her (siehe Abb. 4). Es sind diese Beitrige zusam- 
men mit Unterschieden in den Laboratoriumsdaten, wel- 
che die gegenwiirtige Unsicherheit im extrapolierten 9 
Faktor bewirken. Man beachte, daB Lunganke und Ko- 
~ n i n ~ ~ ' ]  die Extrapolation der Caltech-Daten von 1975, die 
Fowler, Caughlan und Zirnrnennan12'1 angaben, um den 
Faktor 2.7 erh6ht und die Extrapolation der Daten aus 
Miinster von 1982 um 23% erniedrigt haben. Es bleibt ein 
Faktor 1.6 zwischen ihrer Extrapolation der MUnster- und 
der Caltech-Daten. Man kann aus all dem eine Lehre zie- 
hen. Die halbempirische Extrapolation, die die Experi- 
mentatoren Dyer und Barnes13s1 an ihren Daten durchge- 
fiihrt haben, war nur um 30% niedriger als die von Lun- 
ganke und K o ~ n i n l ~ ~ ] ,  und die von ihnen angegebene Feh- 
lergrenze reichte sogar bis zu diesem Wert. Caughlan et 
al.lz'l werden die Analyse der Caltech-Daten durch Lan- 
ganke und K o ~ n i n [ ~ ~ ~  tabellieren. 
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Abb. 4. Wirkungsquerschnitt u in Nanobams (nb), aufgctragcn gegen die 
Schwcrpunktsenergie E..,. in MeV ffir die 12C(a,y)'60-Rcaktion, gemessen 
von Dyer und Barnes [35] und verglichen rnit theoretischen Rechnungcn von 
Koonin, Tombrello und Fox (siehe [35l). 

Da die Ergebnisse so wichtig sind, ist es nicht iiber- 
raschend, daB beide Laboratorien dabei sind, ihre Messun- 
gen zu niedrigeren Energien und mit haherer Prtizision 
fortzusetzen. Bei der nun folgenden Diskussion des quasi- 
statischen Silicium-Brennens wird man sehen, daI3 die 
Hiiufigkeiten, die in dieser Phase der Nucleosynthese auf- 

Durchgezogene Linien: 
Hybrid-R-Matrix-Anpassung (El) 
Mikrorkopixhes Potentialmodell 
(E2) 
LANGANKE u. KOONIN 
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Abb. 5. Wirkungsquerschnitt u in Nanobams (nb), aufgctrag.cn gegen die 
Schwcrpunktsenergie E , ,  in MeV fiir die '2C(a,y)'60-Reaktion. Die Daten 
aus Miinster stammen von Keftner et al. 1361 und die Kellogg-Caltech-Datcn 
von Dyer und Barnes 1351. Die durchgczogenen Linien geben theoretischc 
Rechnungen von Longanke und Koonin wieder [34]. 
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Abb. 6. Wirkungsquerschninsfaktor S in MeVb, aufgetragen gegen die 
Schwcrpunktsenergie &.,. in MeV fiir die 12C(a.y)'60-Rcaktion. Die gestri- 
chelte und die durchgezogene Kurvc cntsprechen den theoretischcn Extrapo- 
lationen von Longanke und Koonin 1341 fiir die Datcn aus Miinstcr bzw. die 
Kcllogg-Caltech-Daten. 

treten, zum Teil vom Verhiiltnis von "C zu l60 abhingen, 
das wghrend des Helium-Brennens eneugt wurde, und 
dal3 die in Abbildung 6 gezeigten unterschiedlichen Extra- 
polationen in einem Bereich liegen, der fiir das endgiiltige 
Resultat des Silicium-Brennens ausschlaggebend ist. Diese 
Bemerkungen sind nicht auf die explosive Nucleosyn- 
these anwendbar. 
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In neuester Zeit hat man sich sehr fur das "C/I60-Ver- 
haltnis interessiert, das unter den speziellen Bedingungen 
des Helium-Blitzes withrend der asymptotischen Riesen- 
Phase der Sternentwicklung eneugt wird. Man hat beim 
heilJen blauen Stern PG 1159-035 nichtradiale Schwingun- 
gen rnit Perioden von 460 und 540 Sekunden und weitere, 
noch nicht genau bestimmte Schwingungen gefunden. Der 
Stern ist offenbar weit entwickelt, da seine Wasserstoff- 
atmosphare verlorenging und nur ein heiBer Zwerg von 
ungefahr 0.6 Sonnenmassen zuriickblieb. Theoretische 
Analysen der Schwingungen durch Starrfeld et al. und 
Ee~ker '~ '~  erfordern betrachtliche Anteile an Sauerstoff in 
den Regionen, von denen die Pulsation ausgeht und wo 
der Sauerstoff abwechselnd ionisiert und deionisiert wird. 

Kohlenstoff ist in diesen Gebieten vollstgndig ionisiert 
und diimpft nur die Pulsationsamplitude. Es ist bis jetzt 
noch nicht geklart, ob in Helium-Blitzen, in denen sicher- 
lich die Reaktion 3a+ "C ablauft, die aber moglichenveise 
fur die Reaktion '2C(a,y)160 nicht lange genug dauern, ge- 
niigend Sauerstoff produziert wird. Das Problem braucht 
nach P'] nicht die Rate der nuclearen Reaktionen zu sein. 
Wir werden sehen! 

Der B+-Zerfall wird im folgenden rnit (e+v) bezeichnet, 
da beide Teilchen, ein Positron (e+) und ein Neutrino (v), 
emittiert werden. h n l i c h  wird der p--Zerfall mit (e-c) 
bezeichnet, da beide Teilchen, ein Elektron (e-) und ein 
Antineutrino (C), emittiert werden. Elektroneneinfang (des 
6fteren durch E symbolisiert) wird rnit (e- ,v)  bezeichnet, 
wobei das Komma andeutet, daB ein Elektron eingefangen 
und ein Neutrino emittiert wird. Die Bezeichnungen 
(e+,?), (v ,e- )  und (C,e') sollten nun unmittelbar versttind- 
lich sein. 

Wiihrend des Helium-Brennens werden Neutronen auf 
verschiedene Art eneugt, und zwar je nach den Bedingun- 
gen, unter denen der CNO-Cyclus beim vorangegangenen 
Wasserstoff-Brennen abgelaufen ist. Wenn der Cyclus 
nicht vollstitndig ablauft, wird 13C in reichlichem MaB 
iiber die Reaktionsfolge 12C@,y)'3N(e+v)'3C eneugt; 
beim darauf folgenden Helium-Brennen entstehen die 
Neutronen uber die "C(a,n)'60-Reaktion. Lauft der Cy- 
clus jedoch vollstgndig ab, ist das Hauptprodukt (>95%) 
I4N, und beim anschlieBenden Helium-Brennen bil- 
den sich "0 und "Ne iiber die Reaktionsfolge 
''N(a,y)'8F(e +v)'80(a,y)22Ne, und diese Kerne ihrerseits 
prbduzieren Neutronen iiber '80(a,n)2'Ne(a,n)24Mg und 
22Ne(a,n)25Mg. Jedoch geben die astrophysikalischen Be- 
dingungen, unter denen die Neutronen die schweren Ele- 
rnente iiber den s-ProzelJ aufbauten, sowie die Schauplatze 
dieser Reaktionen selbst heute noch AnlaB zu einigen 
Kontroversen und vielen Untersuchungen (siehe Abschnitt 
XI). 

VI. Kohlenstoff-, Neon-, Sauerstoff- und Silicium- 
Brennen 

An den fortgeschrittenen Brennprozessen, die in diesem 
Abschnitt besprochen werden, ist das in Abbildung 7 ge- 
zeigte Netzwerk von Reaktionen beteiligt. Die Reaktionen 
dieses Netzwerks konnen bei hohen Temperaturen ablau- 
fen, und deshalb konnen radioaktive Kerne lange genug 
uberleben, um als live-Reaktions-Target zu dienen. Zudem 

werden die angeregten Zustande selbst der stabilen Kerne 
bevalkert und dienen als solche als Targets. Die Bestim- 
mung von nuclearen Wirkungsquerschnitten und Reakti- 
onsraten der ungefihr 1000 Reaktionen im Netzwerk hat 
ausgiebige experimentelle und theoretische Anstrengungen 
erfordert und wird dies auch in Zukunft tun. 
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Abb. 7. Reaktionsnetzwerk fur die Nucleosynthese, das die wichtigsten stabi- 
Ien und radioaktiven Kerne mit N = 2 bis 34 und Z =  2 bis 32 bertlcksichtigt. 
Stabile Elemente sind durch ausgefijllte Quadrate und radioaktive durch of- 
fene Quadrate gekennzeichnet. 

Die folgende Diskussion bezieht sich auf ausreichend 
massereiche Sterne, so dalJ keine Elektronenentartung 
wahrend der nuclearen Evolution durch die verschiedenen 
Brennstadien einsetzt, wie sie in diesem Abschnitt be- 
schrieben werden. In weniger massereichen Sternen kann 
die Elektronenentartung die weitere nucleare Evolution in 
gewissen Stadien mit einem katastrophalen Ergebnis, dem 
Auseinanderbrechen des stellaren Systems, beenden. Der 
Leser wird Abbildung 8, speziell 8a, beim Verfolgen der 
Diskussion in diesem Abschnitt instruktiv finden. Abbil- 
dung 8 ist Woosley und entnommen; eine sehr 
vie1 detailliertere Version ist in Abbildung 9 (von Weaver, 
Woosley und Fuller[391) gezeigt. Abbildung 8a bezieht sich 
auf einen vorexplosiven Zustand eines jungen (Population- 
I-)Sterns von 25 Sonnenmassen und zeigt die Ergebnisse 
verschiedener Arten des nuclearen Brennens in folgenden 
Masse-Zonen: 1) > 10 Ma, konvektive Hulle rnit den Pro- 
dukten von wenig CNO-Brennen; 2) 7-10 Ma, hauptslch- 
lich Produkte des H-Brennens; 3) 6.5-7 Ma, Produkte des 
He-Brennens; 4) 1.9-6.5 Ma, Produkte des C-Brennens; 5) 
1.8-1.9 Mo, Produkte des Ne-Brennens; 6) 1.5-1.8 Ma, 
Produkte des 0-Brennens; 7) < 1.5 Ma, Produkte des Si- 
Brennens im teilweise neutronisierten Core (nicht im De- 
tail gezeigt); diese Produkte bestehen hauptsilchlich aus 
54Fe und auch aus wesentlichen Anteilen anderer neutro- 
nenreicher Kerne wie 48Ca, T i ,  54Cr und "Fe. Die Kerne 
54Fe, 48Ca und ' q i  haben N=28; bei dieser Neutronen- 
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Abb. 8. Prasupernovahaufigkeiten in Massenanteilen aufgetragen gegen m- 
nehmende innere Masse in Sonnenrnasseneinhciten, Mo. Null entspricht 
dem Zentrum und 25 Mo der gesamten Sternmassc (aus Woosley und Weaver 
[38]). a) (oben) Population-I-Stem; b) (unten) Population-11-Stern. 

zahl ist die Neutronen-Unterschale gefiillt. Abbildungen 
8a und 8b gelten fur den Zustand kurz nachdem die Photo- 
desintegration den Core-Zusammenbruch eingeleitet hat, 
der im folgenden durch die Verringerung des auBeren 
Drucks durch Elektroneneinfang und die resultierende, 
fast vollstandige Neutronisierung des Cores aufgehalten 
wird. 

Es sollte beachtet werden, daD die verschiedenen Brenn- 
stadien urspriinglich in der zentralen Region des Sternes 
und dann anschlieBend in einer Schale stattfanden, die 
diese Region umgibt. Durch nachfolgende Phasen wird der 
innere Teil der vorhergehenden Brennphase modifiziert. 
Zum Beispiel fand das Kohlenstoff-Brennen beim 25-Son- 
nenmassen-Population-I-Stern aus Abbildung 8a in der 
zentralen Region des Stems statt, die 6.5 Sonnenmassen 
umfaBt; die inneren 1.9 Sonnenmassen wurden jedoch 
durch darauffolgendes Ne-, 0- und Si-Brennen modifi- 
ziert. 

Das Helium-Brennen erzeugt einen stellaren Core, der 
hauptslchlich aus "C und I6O besteht. Nach der Core- 
Kontraktion steigen Temperatur und Dichte, bis das Koh- 
lenstoff-Brennen iiber die "C + I2C-Fusion geziindet wird. 
Der in Abbildung 10 gezeigte S-Faktor fur die Gesamtre- 
aktionsrate ist Seite 213 von entnommen und griindet 
sich auf Messungen mehrerer Laboratorien. Die Extrapo- 
lation zu niedrigen Energien von astrophysikalischer Rele- 
vanz ist unsicher, wie Abbildung 10 deutlich macht; wei- 
tere experimentelle und theoretische Untersuchungen sind 
dringend notwendig. Bei der niedrigsten Beschunenergie, 
2.4 MeV, betragt der Wirkungsquerschnitt = lo-' Barns. 
Die effektive Energie fur eine reprasentative Brenntempe- 
ratur von 6 -  lo* K ist Eo = 1.7 MeV, und der extrapolierte 

WEAVER WOOSLEY und FULLER (l9831 

1.0 

c al 
p lo" 
c 

Q) ul ul 
0 r 
c 
c 
w r m 
;5 3 
:8 I 

.- 

10-2 

10-~ 

M (Sonnenmassenl 

Abb. 9. PrILsupernovahau~gkeiten in Massenanteilen aufgetragen gegen zunehmende innere Masse fur einen Population-I-Stern mit der 
Gesamtmasse von 25 Mo (aus Weaver, Woosley und Fuller 1390. 
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Abb. 10. Totaler Wirkungsquerschnittsfaktor S in MeV b aufgetragen gegen 
die Schwerpunktsenergie ,Fern, in MeV ffir die I2C+ "C-Fusion. Gezeigt sind 
die expenmentellen Daten aus mehreren Laboratonen zusammen rnit den 
durch die gepunktete Kurve angedeuteten intermediaren Strukturen. Zwei 
parametnsierte Anpassungen an die Daten, bei denen intermediare Struktu- 
n n  vernachlasigt wurden, sind durch die gestrichelte und die durchgezo- 
gene Kurve wiedergegeben. 

Wirkungsquerschnitt ist Barns. Als Hauptprodukt 
des Kohlenstoff-Brennens entsteht 2oNe, das hauptsach- 
lich iiber die 12C(12C,a)20Ne-Reaktion erzeugt wird. Die 
Reaktionen '2C('2C,p)23Na und '2C(12C,n)23Mg ( e + ~ ) ~ ~ N a  
finden ebenso statt wie viele Sekundarreaktionen, z. B. 
23Na@,a)20Ne. Wenn '*C erschopft ist, bleiben 20Ne und 
l6O als Hauptbestandteile iibrig. Steigt die Temperatur 
durch weitere gravitative Kontraktion, wird "Ne durch 
Photodesintegration (20Ne(y,a)'60) zerstart. Dies ge- 
schieht, weil das Alpha-Teilchen in "Ne an seinen Partner 
mit geschlossener Schale, I6O, rnit nur 4.731 MeV gebun- 
den ist. Zum Beispiel betragt die Bindungsenergie fur Al- 
pha-Teilchen in I6O 7.162 MeV. 

Die nachste Phase ist das Sauerstoff-Brennen iiber die 
l6O + I60-Fusion. Der S-Faktor fiir die Gesamtreaktions- 
rate ist in Abbildung 11 gezeigt ; dafiir wurden ausschlieD- 
lich Daten aus dem Kellogg Laboratory am Caltech ver- 
wendet. Die auf dem Nachweis von Gammastrahlung ba- 
sierende Arbeit von Hulke, Ro@ und Trautoetter[401 ist in 
recht guter libereinstimmung rnit den Messungen am Cal- 
tech. Wie bei der I2C + '2C-Fusion ist die Extrapolation zu 
niedrigen Energien von astrophysikalischer Relevanz unsi- 
cher, obwohl nur eine der vielen mtiglichen Extrapolatio- 
nen in Abbildung 11 gezeigt ist. Das Hauptprodukt beim 
Sauerstoff-Brennen ist 28Si iiber die Primarreaktion 
160('60p)28Si und iiber eine Anzahl von Sekundilrreaktio- 
nen. Unter bestimmten Bedingungen fiihren neutronenin- 
duzierte Reaktionen zur Synthese von signifikanten Antei- 
len an 'OSi. Das Sauerstoff-Brennen kann zu Kernen mit 
einem kleinen, aber wichtigen NeutroneniiberschuB gegen- 
iiber der Anzahl von Protonen fiihren. 

Der Beginn des Silicium-Brennens signalisiert einen 
deutlichen Unterschied in der Natur der Fusionsprozesse. 
Die Coulomb-Barriere zwischen zwei 28Si-Kernen ist so 
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Abb. 1 1 .  Totaler Wirkungsquerschnittsfaktor S in MeV b, aufgetragcn gegen 
die Schwerpunktsenergie ECm. in MeV far die I6O + I60-Fusion. Gezeigt sind 
die experimentellen Daten aus mehreren Messungen im Caltech, die mit ei- 
ner parametrisierten theoretischen Anpassung (durchgezogene Kurve) vergli- 
chen werden. 

groI3, dal3 die direkte Bildung des Compound-Kerns 56Ni 
bei Umgebungstemperaturen von T9 = 3 bis 5 und Dichten 
p =  lo5 bis lo9 g cm-3 uber Fusion nicht maglich ist. Je- 
doch werden 28Si und Folgeprodukte leicht uber Photodes- 
integration (y,a), (y,n) und (y,p) aufgespalten. Mit zuneh- 
mendem Si-Brennen werden mehr und mehr 28Si-Kerne zu 
Nucleonen und Alpha-Teilchen zerlegt, die dann wie- 
derum durch die noch ubriggebliebenen 28Si-Keme einge- 
fangen werden und iiber das Netzwerk in Abbildung 7 
Kerne bis zur Eisengruppe aufbauen kiinnen. Das Haupt- 
produkt beim explosiven Si-Brennen ist 56Ni, das sich 
nach und nach uber Betazerfall zu 56Fe umwandelt. 

Im quasistatischen Si-Brennen sind die schwachen 
Wechselwirkungen schnell genug, da13 54Fe als Hauptpro- 
dukt synthetisiert wird. Es enthSilt zwei Neutronen mehr 
als Protonen. Wegen der wichtigen Rolle der Alpha-Teil- 
chen (a) und des unerbittlichen Trends zum Gleichgewicht 
(e), in das Kerne um die Masse 56 einbezogen sind, die die 
gr6Dte Bindungsenergie pro Nucleon von allen Kernsorten 
besitzen, haben B2FHt'8J das heute so benannte Si-Brennen 
in einen a-Prozel3 und einen e-ProzeD unterteilt. Quasi- 
gleichgewichtsrechnungen ftir das Si-Brennen wurden von 
Bodansky, Clayton und Fowler [411 durchgeftihrt; sie zitieren 
die Originalliteratur, in welcher die Grundideen zum 
Si-Brennen entwickelt wurden. Moderne Computer er- 
mUglichen detaillierte Netzwerk-FluD-Rechnungen, wie 
es in t38*391 beschrieben wird. 

Die ausgiebigen Laboratoriumsuntersuchungen der Re- 
aktionen beim Si-Brennen sind in der Uber~ich t [~~I  zusam- 
mengefaI3t. Als Beispiel seien in Abbildung 12 und 13 
(nach Zyskind et al.1421) die im Laboratorium gemessenen 
Anregungskurven fiir 54Cr(p,n)'4Mn und 54Cr@,y)55Mn 
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Abb. 12. Totaler Wirkungsquerschnitt u in b, integriert iiber alle Austritts- 
winkel, fur die ''Cr(p.n)S4Mn-Reaktion gegen die Protonenenergie irn Labo- 
ratoriurn E,(Lab) in MeV aufgetragen. Die Daten von Zyskind et al. (421 wer- 
den mit unnormalisierten globalen Hauser-Feshbach-Rechnungen von Woos- 
ley et al.'23' verglichen. 

gezeigt. Die Neutronen, die bei der ersten Reaktion er- 
zeugt werden, erhohen die Anzahl der beim Si-Brennen 
verfiigbaren Neutronen, tragen aber nicht direkt zur Syn- 
these von "Mn wie die zweite Reaktion bei. Tatsachlich 
konkurriert die (p.n)-Reaktion oberhalb der Schwelle bei 
2.158 MeV stark rnit der (p.y)-Reaktion, die hauptsachlich 
interessiert, und erzeugt dadurch eine ausgepragte Struktur 
(,,Konkurrenzscheitel", ,,competition cusp") in der Anre- 
gungskurve (Abb. 13). Diese Konkurrenz in der durch 
Kernreaktionen eingeleiteten Desintegration des Com- 
pound-Kerns wurde schon sehr friih von Niels Bohr betont, 
und deshalb sollten diese Strukturen als Bohr-Cusps be- 
zeichnet werden. Es sind nicht die lange bekannten Wig- 
ner-Cusps, auch wenn sie letztlich dieselbe grundlegende 
Ursache haben. Aus Abbildung 13 wird deutlich, daB die 
Rate fur die 54Cr@.y)'SMn-Reaktion bei sehr hohen Tem- 
peraturen wegen der Cusps um eine GroBenordnung klei- 
ner sein wird, als es sonst der Fall ware. 

Das Element Mangan hat nur ein Isotop, 55Mn. Das in 
der Natur vorkommende Mangan ist hochstwahrscheinlich 
wlhrend des quasistatischen Si-Brennens erzeugt worden, 
und zwar iiber die soeben besprochene 54Cr(p,y)55Mn-Re- 
aktion. Das Reaktionsnetzwerk erstreckt sich bis zum 54Cr 
und dann weiter bis "Mn. Die s'V(a.y)55Mn- und die 
'2V(a,n)55Mn-Reaktion konnen dazu ebenfalls beitragen, 
vor allem wahrend des explosiven Si-Brennens. Die ge- 
samte Synthese von "Mn ist durch ein Gleichgewicht von 
Erzeugung und Vernichtung gekennzeichnet. Die Reaktio- 

Abb. 13. Totaler Wirkungsquerschnitt u in b, integriert Uber alle Austritts- 
winkel, ftir die 54Cr(p,y)55Mn-Reaktion gegcn die Protonenenergie im Labo- 
ratorium E,(Lab) in MeV aufgetragen. Die Daten von Zyskind et al. 1421 wer- 
den rnit unnormalisierten globalen Hauser-Feshbach-Rechnungen von Woos- 
ley et al. 123) verglichen. 

nen, die 55Mn beim quasistatischen Si-Brennen sehr 
wahrscheinlich vernichten, sind 5SMn(p,y)56Fe und 
55Mn@,n)55Fe, wie Mitchell und S ~ r g o o d ~ ~ ~ ~  diskutieren. 
Die Reaktionen 'sMn(a,y)'9Co, " M ~ ( ~ J I ) ' ~ F ~  und 
55Mn(a,n)58Co konnen 55Mn auch wahrend des explosiven 
Si-Brennens vernichten. 

Aus den Abbildungen in Abschnitt VIII geht hervor, daD 
Rechnungen fur die Gesamtsynthese von "Mn Werte lie- 
fern, die der solaren Haufigkeit dieses Elements ziemlich 
nahe kommen. Das gleiche kann leider nicht von vielen 
anderen Kernen gesagt werden. 

Die Laboratoriumsmessungen von Si-Brennreaktionen 
an stabilen Targetkernen decken nur ungefahr 20% aller 
am Netzwerk in Abbildung 7 beteiligten Reaktionen ab. 
Direkte Messungen an kurzlebigen radioaktiven Kernen 
und an Kernen in angeregten Zusttinden sind noch nicht 
moglich. In dieser Hinsicht ist die Erzeugung von Strahlen 
radioaktiver Ionen fur die Zukunft vielversprechend. Ri- 
chard Boyd und Haight et a1.[441 haben bei der Entwicklung 
dieser Technik Pionierarbeit geleistet. 

Die Abbildungen 14 und 15 zeigen das von Haight et 
a1.[441 entwickelte Strahlfuhrungssystem, das beschleunigte 
'Be- und '3N-Strahlsorten erreugt. Diese Autoren be- 
stimmten den Wirkungsquerschnitt der 2H(7Be, 'B)n-Reak- 
tion rnit 16.9 MeV-'Be-Ionen zu 5 9 f l l  mb. Die aquiva- 
lente Schwerpunktsenergie filr die 'Be(d,n)'B-Reaktion ist 
3.8 MeV. Aus meiner Sicht wird die Weiterentwicklung 
und Anwendung der Ionenstrahl-Technik rnit radioaktiven 
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Abb. 14. Strahlfiihrungssystern fiir radioaktive loonen von Haight et al. [MI. 

Ionen die aufregendsten Ergebnisse der experimentellen 
Nuclearen Astrophysik im nachsten Jahnehnt zu Tage 
bringen. So ist zum Beispiel die Rate fiir die 13N(p,y)'40- 
Reaktion, die als 'H( 13N,y)'40 untersucht werden wird, 
kritisch entscheidend fiir den Ablauf des sogenannten 
schnellen CN-Cyclus. 

Abb. IS. Details des Target- und Dctektorsysterns mr das Strahlfilhrungssy- 
stem fiir radioaktivc Ionen von Hoight ct al. [MI. 

Wie auch immer, es war schon lange klar, daS die expe- 
rimentellen Ergebnisse fiir Si-Brennreaktionen durch eine 
umfassende Theorie systematisiert und erganzt werden 
muSten. Gliicklicherweise sind theoretische gemittelte 
Wirkungsquerschnitte in vielen Fallen ausreichend. Dies 
ist der Fall, weil fiir die Raten stellarer Reaktionen die 
Wirkungsquerschnitte iiber eine Maxwell-Boltzmann-Ver- 
teilung integriert werden. Fur die meisten Si-Brennreaktio- 
nen liegen Resonanzen im Wirkungsquerschnitt sehr dicht 
und iiberlappen sogar, und auBerdem Uberdeckt die Inte- 
gration einen Energiebereich, der groS genug ist, so daB 
iiber detaillierte Strukturen im Wirkungsquerschnitt auto- 
matisch gemittelt wird. Das statistische Modell fur Kernre- 
aktionen, das von Hauser und Fe~hbach[~~] entwickelt 
wurde und mittlere Wirkungsquerschnitte liefert, ist fiir 
diesen Zweck ideal. Daher haben Holmes, Woosley, Fowler 
und ZimmennadM1 die Aufgabe iibernommen, eine globa- 
le, parametrisierte Hauser-Feshbach-Theorie und ein 
Computerprogramm zum Gebrauch fUr die Nucleare 
Astrophysik zu entwickeln. Eine Erweiterung dieser Arbeit 
ist I2']. Die freien Parameter sind der Radius, die Tiefe und 
der kompensierte Schwarzkarper-Reflektionsfaktor des 

E F 

Kastenpotentials, das einem Woods-Saxon-Potential bei 
charakteristischer Wechselwirkung zwischen n,p un a mit 
Kernen 22 8 aquivalent ist. Zwei weitere freie Parameter 
miissen noch eingefuhrt werden, um die Intensitat der 
elektrischen und magnetischen Dipol-aerginge der 
Gammastrahlung anzupassen. Die Raten der schwachen 
Wechselwirkung miissen ebenfalls spezifiziert werden; 
Mittel und Wege dazu werden in Abschnitt VII disku- 
tiert. 

Die urspriinglich gewahlten Parameter fur die n-, p- und 
a-Reaktionen sind einer alteren Arbeit von Michaud und 
Fowler[47] entnommen, die sich stark auf Untersuchungen 
von Vogt (siehe stfitzte. Diese Parameter und die fur 
die elektromagnetische und schwache Wechselwirkung ge- 
wahlten Parameter haben den Vergleich der Theorie mit 
der Uberfiille der Laboratoriumsdaten Uberlebt. Es wur- 
den verfeinerte Programme entwickelt, welche experimen- 
telle Neutronenstarkefunktionen anstatt der Funktion des 
Pquivalenten Kastenpotentials verwenden, oder Program- 
me, bei denen realistische Woods-Saxon-Potentiale fur alle 
Wechselwirkungen herangezogen werden, wie es Mandal 
getan hat. AuSerdem ergaben sich bemerkenswerte Verbes- 
serungen in der Ubereinstimmung zwischen Theorie und 
Experiment durch Breitenfluktuationskorrekturen, so wie 
Zyskind et al.[491 sie beschrieben. 

Es ist wohlbekannt, daI3 die freien Parameter immer so 
gewiihlt werden konnen, daB die Wirkungsquerschnitte 
und Reaktionsraten jeder beliebigen Kernreaktion ange- 
paBt werden kbnnen. Das ist nicht so in einem globalen 
Programm. Die Parameter werden im Prinzip durch die 
beste Anpassung nach dem Prinzip der minimalen quadra- 
tischen Abweichung ermittelt, und zwar fur alle Reaktio- 
nen, fur die experimentelle Daten zur Verfiigung stehen. 
Als Beispiel diene die Abbildung auf Seite 307 in Auf 
dieser Basis ist es mbglich, etwas Vertrauen in Vorhersagen 
fiir solche Fiille zu setzen, fiir die es keine experimentellen 
Daten gibt. 

Das Originalpr~gramrn[~'-~] hat Reaktionsraten als 
Funktion der Temperatur entweder in numerischer oder in 
analytischer Form hervorgebracht. Ein direkter Vergleich 
mit Integrationen iiber die im Laboratorium gemessenen 
Wirkungsquerschnitte fur Targets im Grundzustand ist 
mbglich. Unter Verwendung derselben globalen Parameter, 
die auf Reaktionen mit Targets im Grundzustand anwend- 
bar sind, berechnet das theoretische Programm Raten fiir 
die Grundzustande von radioaktiven Kernen und fur ange- 
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regte Zustande sowohl stabiler als auch radioaktiver 
Kerne. Durch Summation iiber die statistisch gewichteten 
Beitriige des Grundzustands und der bekannten angereg- 
ten ZustBnde oder iiber die theoretischen Zustandsdichte- 
funktionen erhllt man die Raten stellarer Reaktionen fur 
die aquilibrierte, statistische Population der Kernzustlnde. 
Nach der Summation ist die Division durch die Zustands- 
summe des Targetkerns notwendig. Analytische parametri- 
sierte Ausdriicke fur die Zustandssumme der Kerne mit 
8 5 2 5 3 6  sind in Tabelle 1I.A von [231 als Funktion der 
Temperatur im Bereich 0 I T I  10" K angegeben. 

Tabelle 3. Statistische Modellrechnungen verglichen mit Messungen: Ver- 
halt& der Reaktionsraten (Target im Grundzustand) nach Woosley. Fowler. 
Holmes und Zimmennan [23] und der Reaktionsraten aus experimentellen 
Messungen (1970-1982) aus Bombay, Caltech, Colorado, Kentucky, Mel- 
bourne und Toronto. 

Reaktion T ~ = T / I O ~  [KI 
I 2 3 4 5 

1.4 I .2 1.1 1.1 1 .o 
1.2 1.1 I .o 0.9 0.8 
1.1 1 .o 0.9 0.8 0.8 
3.7 2.1 1.5 1.3 1.1 
1.8 1.4 I .3 1.3 1.2 
0.9 0.9 0.9 1 .o 1 .o 

1.2 1.3 1.2 0.9 
1 .o 1.6 I .6 1.5 

15 4.5 3.0 2.6 2.5 
0.5 0.5 0.5 0.4 0.4 
0.8 1.0 1.1 1.2 1.3 

0.1 0.2 
1.3 1.4 1.4 1.4 1.3 
0.8 1.1 1.3 1.4 1.4 

Sargood hat die experimentellen Ergebnisse mehrerer 
Laboratorien fur Proton- und Alpha-Reaktionen mit 80 
Targetkernen, die sich naturlich im Grundzustand befin- 
den, rnit den theoretischen Vorhersagen in verglichen. 
In Tabelle 3 sind fur Temperaturen im Bereich von 1. lo9 
bis 5 - lo9 K Verhaltnisse der statistischen Modellrechnun- 
gen zu Laboratoriumsmessungen fiir zwolf FZille gezeigt. 
Der doppelte Eintrag fur die 27Al(p.n)27Si-Reaktion deutet 
an, daD Messungen aus zwei Laboratorien vorliegen. Es 
zeigt sich, daD die theoretischen Rechnungen mit wenigen 

deutlichen Ausnahmen rnit den experimentellen Ergebnis- 
sen innerhalb von 50% iibereinstimmen. Im amerikani- 
schen Jargon wiirde man sagen ,,You win some and you 
loose some". Bei den leichteren Targets in Tabelle 3, be- 
sonders bei niedrigen Temperaturen, konnen die global ge- 
mittelten Raten dann fehlerbehaftet sein, wenn mehr und 
starkere oder weniger und schwachere Resonanzen auftre- 
ten, als im Mittel in den Anregungskurven bei niedrigen 
Energien erwartet werden. 

S ~ r g o o d [ ~ ~ ]  hat auch das Verhaltnis der Rate stellarer 
Reaktionen rnit den Targetkernen in einer thermischen 
Verteilung des Grundzustands und der angeregten Zu- 
stfinde mit den Raten fur alle Targetkerne im Grundzu- 
stand verglichen. Die letzteren werden nathrlich im Labo- 
ratorium gemessen. In Tabelle 4 sind einige FPlle fur 
T= 5 .  lo9 K aufgefiihrt. In vielen Fallen ist das Verhaltnis 
nahezu eins, bemerkenswert haufig bei Reaktionen, die 
Gammastrahlung erzeugen. In anderen Fallen kbnnen die 
Verhiltnisse mehrere Gr6Benordnungen haher liegen. 
Dies kann mehrere Griinde haben: Es geschieht hBufig 
dam,  wenn der Grundzustand nur iiber Partialwellen rnit 
groDem Drehimpuls wechselwirken kann, was zu kleinen 
Penetrabilitatswahrscheinlichkeiten und daher kleinen 
Wirkungsquerschnitten fiihrt. Dies macht eine Grundan- 
nahme in der Vorhersage der Raten stellarer Reaktionen 
klar: Von einer statistischen Theorie, die Ergebnisse fur 
den Grundzustand erfolgreich vorhersagt, vermutet man, 
daO sie bei der Vorhersage von Ergebnissen fur angeregte 
Zustande lhnlich erfolgreich ist. Diese Annahme ist hilufig 
ungiiltig. BahcaN und Fowler["] haben gezeigt, daB in eini- 
gen Fallen Laboratoriumsmessungen von inelastischer 
Streuung, die angeregte Zustande einbezieht, indirekt ver- 
wendet werden kljnnen, um Reaktionswirkungsquer- 
schnitte fur eben diese Zustiinde zu bestimmen. 

Ward und Fowler['*] haben die Umstiinde im Detail un- 
tersucht, unter welchen langlebige, isomere Zustande nicht 
ins Gleichgewicht rnit ihrem Grundzustand kommen. 
Wenn dies der Fall ist, wird es niitig, in die Netzwerkrech- 
nungen die Raten fiir die stellaren Reaktionen im isomeren 
Zustand und im Grundzustand einzuarbeiten. Ein Beispiel 
von groDem Interesse ist der Kern 26A1. Der Grundzustand 
hat Spin und Paritat J " = S +  und den Isospin T=O und 

Tabelle 4. Verheltnis der Raten von stellaren Reaktionen und von Laboratoriumsreaktioncn: (m)*/(m)"; T- 5 .  lo9 K; nach Sargood [SO] sowie Woosley. Fowler, 
Holmes und Zimmennan 1231. 

"Ne 0.959 12.2 4.98 0.954 34.1 6.86 0.907 4.90 1.29 
"Ne 0.808 6.15 1.13 0.818 1.78 1.95 0.943 0.985 1.37 
"Ne 0.9 17 159 22.1 0.895 5.11 2.72 0.968 0.996 2.46 
"Na 0.897 4.95 9.70 0.890 2.27 0.944 0.826 1.30 0.918 
"Mg 0.939 20.4 7.30 0.924 120 15.0 0.835 4.70 1.04 
"Mg 0.905 5.05 3.18 0.862 3.48 5.02 0.958 0.973 1.10 

0.968 71.4 53.8 0.958 8.05 4.92 0.974 1.00 1.41 
2' Al 0.934 4.12 10.9 0.913 3.22 1.14 0.905 1.13 0.972 
"Si 0.976 6.5 1 7.26 0.950 140 23.5 0.933 3.55 1.02 
"Si 0.943 8.67 3.34 0.907 3.18 50.1 0.927 0.964 1.18 
'OSi 0.989 89.4 28.6 0.982 2.99 6.63 0.973 1.01 1.09 
3'P 0.972 2.63 18.4 0.901 3.77 1.11 0.969 1.70 0.978 
32s 0.988 2.33 1.57 0.980 90. I 7.35 0.975 3.79 1.00 
3% 0.943 1.46 1.06 0.920 4.73 3.24 0.916 0.995 1.01 
3% I .oo 25.8 13.1 0.979 8.02 2.02 0.964 1.05 1.02 
3% 0.998 428 95.9 1 .OO 1 .oo 1.02 0.995 1 .oo 1.68 
35c1 0.972 1.19 3.06 0.948 4.48 1.05 0.945 1.23 0.992 
"CI 0.994 26.0 13.7 0.981 1 .00 I .oo 0.985 1 .oo 0.995 
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eine mittlere Lebensdauer fur Positronenemission nach 
26Mg von lo6 Jahren. Der isomere Zustand bei 0.228 MeV 
hat J ” = O + ,  T =  1 und eine mittlere Lebensdauer von 9.2 
Sekunden. Ward und Fowler[’21 zeigten, daD der isomere 
Zustand fur T<4 .  lo8 K nicht effektiv ins Gleichgewicht 
mit dem Grundzustand kommt. Bei solch niedrigen Tem- 
peraturen mussen sowohl der isomere Zustand als auch 
der Grundzustand von 26A1 in das Netzwerk von Abbil- 
dung 7 einbezogen werden. 

VII. Astrophysikalische Raten der schwachen 
Wechselwir kung 

Die schwache nucleare Wechselwirkung in Verbindung 
mit der starken Kernwechselwirkung spielt bei den astro- 
physikalischen Prozessen eine wichtige Rolle (siehe Abb. 
7) .  Nur durch die schwache Wechselwirkung kann sich die 
Gesamtzahl der Protonen und Neutronen der Kernmaterie 
wahrend der Sternentwicklung, des Kollapses und der Ex- 
plosion andern. Die Bildung eines Neutronensterns erfor- 
dert, daD die Protonen in der gewiihnlichen Sternmaterie 
durch Elektroneneinfang umgewandelt werden. Der Gra- 
vitationskollaps des Cores einer Supernova vom Typ I1 ist 
so lange verzGgert, wie noch Elektronen ubrigbleiben, die 
einen nach aul3en gerichteten Druck ausiiben. 

Viele Jahre theoretischer und experimenteller Arbeit 
uber die Raten der schwachen Wechselwirkung sowohl im 
Kellogg Laboratory als auch anderswo gipfelten in der Be- 
rechnung und Tabellierung der Elektronen- und Positro- 
nen-Emissionsraten, der Kontinuum-Elektronen- und 
-Positronen-Einfangraten sowie der Energieverlustraten 
assoziierter Neutrinos fur freie Nucleonen und 226 Kerne 
mit Massenzahlen zwischen A=21 und 60 durch Fuller, 
Fowler und N e ~ m a n ~ ” ~ .  An der Erweiterung zu haheren 
und niedrigeren Werten fur A wird augenblicklich gearbei- 
tet. 

Diese Berechnungen hangen stark von den experimen- 
tellen Werten fur 87 diskrete fjbergange der Gamow-Tel- 
ler-Elemente fur Kerne mittlerer Masse ab, die Wilson, Ka- 
uanagh und M ~ n n [ ~ ‘ ]  im Kellogg Laboratory bestimmten. 
Die Mehrzahl sowohl der experimentellen Fermi- und Ga- 
mow-Teller-Matrixelemente diskreter Ubergange als auch 
der Kernniveauschema-Daten wurden enchapfenden Ta- 
bellen von Lederer und entnommen. Nicht ge- 
messenen Matrixelementen fur erlaubte fjbergange wurde 
ein Mittelwert zuerteilt, wie es im zweiten Zitat von be- 
schrieben ist. Diese Mittelwerte waren lMFlz = 0.062 und 
lMGTlZ=0.039, was logft=5 entspricht; f ist der Phasen- 
raumfaktor und t die Halbwertszeit des ubergangs. Kern- 
physiker denken traditionsgemaB in Einheiten von logfr- 
Werten in Verbindung rnit den Raten der schwachen 
Wechselwirkung. 

Einfache Schalenmodell-Argumente wurden angewen- 
det, um die Gamow-Teller-Summenregeln und die Anre- 
gungsenergien der kollektiven Zustande abzuschatzen. 
Durch neuere hochauflosende Messungen der p,n- und der 
T, 3He-Reaktionen von Goodman et al. bzw. Ajzenberg-Se- 

love et wurde gezeigt, daD diese Abschatzungen leid- 
liche Naherungswerre fijr T‘- und T>-Kerne sind. T <  mit 
T I  IN-Zl reprasentiert hier z. B. 56Fe rnit T- 2 in den Re- 
aktionen ’6Fe(e - , v ) ’ ~ M ~  oder 56Fe(n,p)s6Mn. Ahnlich ist 

es rnit T’, das z. B. fur 56Mn rnit T = 3  steht. In wird der 
groI3e Bedarf an zusgtzlichen Ergebnissen fur T>-Kerne 
hervorgehoben, die man sowohl uber die npReaktion als 
auch uber die 3T,3He-Reaktion, aus denen die Matrixele- 
mente fur Elektroneneinfang entnommen werden konnen, 
erhalten wiirde. 

Schalenmodellrechnungen der Gamow-Teller-Stlrke- 
funktionen wurden von S. D. Bloom und G. M .  
mit dem Vektor-Schalenmodellcode des Lawrence Liver- 
more National Laboratory fur den Grundzustand und den 
ersten angeregten Zustand von S6Fe, 60Fe und -Fe durch- 
gefuhrt. Diese detaillierten Rechnungen bestatigen die all- 
gemeinen Trends in den Gamow-Teller-Starkeverteilun- 
gen, die in den Nilherungen in [531 verwendet wurden. 

Der Beitrag diskreter Zustande zu den Raten, der nach 
experimentellen Infomationen durch die Fermi-fjber- 
gange beherrscht wird, bestimmt die schwachen nuclearen 
Raten in einem Regime von Temperatur und Dichten, wie 
sie fur die quasistatischen Phasen in der Prasupernova- 
Evolution der Sterne charakteristisch sind. Bei den hohe- 
ren Temperaturen und Dichten, wie sie fur die Phase des 
Supernova-Kollapses charakteristisch sind, werden die 
Elektroneinfangraten durch die Gamow-Teller-Beitrage 
kollektiver Resonanzen beherrscht. Diese letztgenannte 
Phase ist derzeit von enorm groDem Interesse, wie es 
Brown, Bethe und B ~ y m [ ’ ~ ~  beschrieben. 

Die detaillierte Beschaffenheit und die Schwierigkeit der 
theoretischen Aspekte der kombinierten atomaren, nuclea- 
ren, plasma- und hydrodynamisch-physikalischen Pro- 
bleme bei der Implosion und Explosion einer Supernova 
vom Typ I1 sind von Hans Bethe wahrend seines Aufent- 
halts als Caltech Fairchild Scholar im Friihjahr 1982 in un- 
serem Haus erforscht und diskutiert worden. Sein Besuch 
zusammen mit der Fernwechselwirkung zwischen ihm und 
seinen Mitarbeitern miindete in zwei richtungsweisenden 
Veriiffentlichungen von Bethe. Yahil und Brown‘591 sowie 
von Bethe, Brown, Cooperstein und Wilson[601. 

Im Augenblick kann in puncto nucleare Zustandsglei- 
chung vorhergesagt werden, daB die Kerne beim Kollaps 
des Eisen-Cores eines massereichen Stems schnell so neu- 
tronenreich werden, daD der erlaubte Elektroneneinfang 
durch Protonen in den Kernen blockiert ist. Erlaubter 
Elektroneneinfang, fur den A 1=0 gilt, ist nicht moglich, 
wenn die Neutronen die Unterschalen gefullt haben, wel- 
che den gleichen Bahndrehimpuls l wie die Unterschalen 
haben, die von den Protonen besetzt werden. 

Dieses Neutronenschalen-Blockierungsphinomen und 
mehrere die Blockierung aufhebende Mechanismen, die 
bei hoher Temperatur und Dichte wirksam sind, ein- 
schlieDlich des verbotenen Elektroneneinfangs, wurden 
von Fuller[611 rnit Hilfe des einfachen Schalenmodells stu- 
diert. Obwohl die Mechanismen, die die Blockierung auf- 
heben, empfindlich auf die Details der Zustandsgleichung 
reagieren, resultiert bei typischen Bedingungen eine be- 
trachtliche Verringerung der Elektroneneinfangrate an 
schweren Kernen. Dies fuhrt zu einer deutlichen Abhan- 
gigkeit des Elektroneneinfangs von der kleinen Zahl freier 
Protonen und zu einer Abnahme der gesamten Neutroni- 
sierungsrate. 

Die Ergebnisse von Ein-Zonen-Kollaps-Rechnungen 
von Fuller 1611 lassen vermuten, daD durch die Neutronen- 
schalen-Blockierung ein gr6Berer Core-Leptonen-Anteil 
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(Leptonen pro Baryonen) erzeugt wird, wenn die Neutri- 
nos den Stern nicht mehr verlassen konnen. Die Anwen- 
dung der Chandrasekhar-Beziehung, dal3 die Core-Masse 
proportional dem Quadrat des Leptonenanteils ist, fuhrt 
zu einer gro8eren End-Core-Masse und daher zu einer 
starkeren ,,Post-bounce"-StoBfront. Dagegen vemngert 
die Einbeziehung der neuen Elektroneneinfangraten wah- 
rend des Si-Brennens im Priikollaps-Stadium den Lepto- 
nenanteil und fuhrt zu einer kleineren Anfungs-Core-Mas- 
se und daher zu weniger Material (Anfangs-Core-Masse 
minus End-Core-Masse), welches den Effekt der Post- 
bounce-StoBfront dimpfen kann. Die Dimpfung wird da- 
her reduziert. Dies ist im Detail in 

Neuere Arbeiten uber die schwache Wechselwirkung ha- 
ben sich darauf konzentriert, die friiher berechneten Reak- 
tionsraten so gut wie moglich zu prisentieren, und zwar 
fur die Benutzer der verbffentlichten Tabellen und Com- 
puterbander, die auf Anfrage zuganglich sind. Die Raten 
der stellaren schwachen Wechselwirkung der Kerne sind 
im allgemeinen sehr empfindliche Funktionen von Tempe- 
ratur und Dichte. Ihre Temperaturabhangigkeit beruht auf 
der thermischen Anregung angeregter Zustande der Mut- 
terkerne und auf den Leptonverteilungsfunktionen im In- 
tegranten des Zerfalls-Phasenraumfaktors und der Konti- 
mum-Einfang- Phasenraumfaktoren. 

Der gr6Bte Anteil der Temperaturabhingigkeit der Elek- 
tronen- und Positronenemission kommt von der thermi- 
schen Population angeregter Zustitnde der Mutterkerne 
au0er fur tiefste Temperaturen und hochste Dichten. Im 
allgemeinen werden nur wenige Uberglnge zu diesen Zer- 
fallsraten beitragen; daher ist die Variation in den Raten 
mit der Temperatur normalerweise nicht so gro0, als daB 
sie rnit den Standardgittert~'~~] bezuglich Temperatur und 
Dichte nicht interpoliert werden kdnnten. Die Dichteab- 
hangigkeit dieser Zerfallsraten ist minimal. Bei der Elek- 
tronenemission konnten jedoch betrachtliche Dichteab- 
hingigkeiten wegen des Pauli-Verbots auftreten, und zwar 
dort, Wo die Dichte groB und die Temperatur niedrig ist. 
Fur die praktische Interpolation ist dies aber kein grol3es 
Problem, da unter diesen Bedingungen die Elektronen- 
emissionsrate ublicherweise sehr klein ist. 

Die Temperatur- und Dichteabhangigkeit fur Kontinu- 
um-Elektronen- und -Positroneneinfang ist dagegen ein 
sehr viel ernsteres Problem. Zusitzlich zur Temperatur- 
empfindlichkeit, die durch die angeregten Zustande der 
Mutterkerne hervorgerufen wird, ist ein betrichtlicher Ef- 
fekt von der Lepton-Verteilungsfunktion in den Integran- 
den der Kontinuum-Einfang-Phasenraumfaktoren spiirbar. 
Diese Empfindlichkeit der Einfangraten bedeutet, daB es 
schwierig sein kann, eine Rate durch Interpolation beziig- 
lich Temperatur und Dichte aus dem Standardgitter zu er- 
halten. Ein genauer Wert erfordert eine Interpolationsrou- 
tine hoherer Ordnung und relativ viel Computerzeit. Das 
gilt besonders fur Elektroneneinfangprozesse mit einer 
Schwellenenergie gr6Ber als Null. 

Wir haben nun gefunden, daB das Interpolationspro- 
blem durch die Definition eines einfachen Kontinuum- 
Einfang-Phasenraum-Integrals stark erleichtert wird, wel- 
ches auf dem Ubergangs-Q- Wert des Grundzustands des 
Mutterkerns zu dem des Tochterkerns basiert. Der Q-Wert 
wird durch die tabellierten bei jedem Tempera- 
tur- und Dichte-Gitterpunkt dividiert, so daB sich schlieB- 

beschrieben. 

lich eine Tabelle von effektiven ft-Werten ergibt. Diese 
Werte waren sehr viel weniger temperatur- und dichteab- 
hiingig. Das Verfahren erfordert einen Ausdruck fur den 
Einfang-Phasenraumfaktor, der einfach genug ist, um viele 
Male in einer inneren Schleife eines Computerprogramms 
fiir die Nucleosynthese bei der Sternentwicklung verwen- 
det zu werden. Solch ein Ausdruck wurde in Einheiten von 
Standard-Fermi-Integralen gefunden, zusammen rnit Nil- 
herungen der erforderlichen Fermi-Integrale. An der Stel- 
le, wo das chemische Potential (Fermi-Energie), welches in 
den Fermi-Integralen auftaucht, durch Null geht, sind 
diese Naherungswerte stetig und haben stetige Ableitun- 
gen. 

Wir haben kurzlich Ausdriicke fur die Umkehrreaktio- 
nen zum e-, e+-Einfang (d. h. v,G-Einfang) gefunden und 
fur das v,PBlockieren der direkten Reaktionen, wenn v,C- 
Zustande teilweise oder vollstindig gefullt sind. Diese 
Umkehrreaktionen und das Blockieren sind wBhrend des 
Supernova-Core-Kollapses dann wichtig, wenn Neutrinos 
und Antineutrinos den Stem nicht mehr verlassen konnen, 
was zum Gleichgewicht zwischen beiden Richtungen des 
Einfangs fuhrt. Allgemeine analytische Ausdriicke wurden 
abgeleitet und rnit im Computer verwendbaren Gleichun- 
gen angenahert. All diese in den letzten AbsBtzen geschil- 
derten neuen Ergebnisse werden von Fuller, Fowler und 
Newrnant621 veroffentlicht werden; neue Bander, auch fur 
den v,G-Einfang, werden auf Anfrage zur Verfugung ste- 
hen. 

VIII. Berechnete Haufigkeiten fur A 5 60 mit kurzen 
Kommentaren zur explosiven Nucleosynthese 

In Kenntnis der Raten fur starke und schwache nucleare 
Reaktionen in fortgeschrittenen Stadien der Sternentwick- 
lung haben theoretische Astrophysiker den Versuch unter- 
nommen, die Element- und Isotopenhaufigkeiten abzulei- 
ten, wie sie durch Nucleosynthese im quasistatischen PrB- 
supernova-Stadium und durch explosive Nucleosynthese 
wahrend Supernovaausbriichen zustandekommen. 

Die Stadien der praexplosiven Nucleosynthese wurden 
in den Abschnitten IV bis VI diskutiert; es sei gerechter- 
weise festgestellt, daB die Ansichten iiber die Nucleosyn- 
these wahrend dieser Stadien im gro0en und ganzen iiber- 
einstimmen. Die explosive Nucleosynthese ist dagegen 
noch nicht so weit geklart und Gegenstand intensiver Be- 
muhungen, wie sie z. B. zusammenfassend bei Woosley, 
Axelrod und beschrieben sind. 

Die durch explosive Nucleosynthese eneugten Haufig- 
keiten miissen notwendig von der Art der Supernovaexplo- 
sionen abhangen. Ideen beziiglich der Natur von Superno- 
vaexplosionen vom Typ I und I1 wurden vor vielen Jahren 
von Hoyle und Fowler[-] sowie Fowler und HoyIeIb51 verbf- 
fentlicht. Es wurde vorgeschlagen, da8 Supernovae vom 
Typ I rnit kleiner Masse auftreten, wenn das explosive 
Kohlenstoff-Brennen unter Bedingungen der Elektronen- 
entartung einsetzt; dabei ist der Druck naherungsweise un- 
abhangig von der Temperatur. Das Kohlenstoff-Brennen 
erh6ht die Temperatur solange, bis die Elektronen nicht 
mehr entartet sind, was ein explosives Auseinanderbre- 
chen des Stems zur Folge hat. Fur Supernovae vom Typ I1 
mit gr6Berer Masse wurde vorgeschlagen, daB Si-Brennen 
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die Kerne der Eisengruppe erzeugt, welche die gr6Bten 
Bindungsenergien aller Kerne haben, soda6 Kernenergie 
nicht mehr zur Verfiigung steht. Nachfolgende Photodesin- 
tegration und Elektroneneinfang im stellaren Core fuhren 
zur Implosion und Ziindung der explosiven Nucleosyn- 
these im einstiirzenden, inneren Mantel, der noch Kern- 
brennstoff enthiilt. Diese Ideen haben ,,iiberlebt“, aber rnit 
betriichtlichen hderungen, um das wenigste zu sagen; 
eine ausgezeichnete Ubersicht stammt von Wheeler 
Moderne Ansichten iiber Supernovae vom Typ I1 sind 
in [39*58-601 und iiber Supernovae vom Typ I von Nornot~[~’]  
wiedergegeben. 

Wir k h n e n  zum Problem der nuclearen Hiiufigkeit zu- 
riickkehren. Abbildung 16 (aus [381) zeigt die Endhiiufig- 
keitsverteilung der Supernova-Ejecta eines 25 Mo-Sterns 
der Population I in Massenanteilen. Die figsupernova- 
Verteilung ist Abbildung 8a zu entnehmen. Die Anderung 
in den Hiiufigkeiten fur die Massenzonen innerhalb 
2.2 Ma ist augenscheinlich. Die Masse auRerhalb 2.2 Ma 
wird mit wenig bis keiner Anderung der nuclearen Hiiufig- 
keiten ausgeworfen. Die Supernovaexplosion wurde durch 
die willkiirliche Annahme sirnuliert, daD durch den 
Schock, der durch Anprall oder Zuriickprall am kollabie- 
renden und sich verhiirtenden Core entstand, dem heraus- 
geschleuderten Material 10” erg geliefert wurden. 

Die Integration iiber die Massenzonen in Abbildung 16 
fiir 1.5 Ma<M<2.2 Ma und in Abbildung 8a fur 
M>2.2 Ma ermoglichte es Woosley und Weaver[381, die 
Isotopenhiiufigkeiten, welche durch ihre simulierte 25 Ma- 
Population-I-supernova in den interstellaren Raum ge- 
schleudert wurden, zu berechnen. Die Ergebnisse sind in 
Abbildung 17[381 relativ zu den solaren Hiiufigkeiten (siehe 
letzter Absatz von Abschnitt I) gezeigt. 

Die relativen Verhaltnisse sind fur I6O auf Eins nor- 
miert. FUr l60 betrug das fjberproduktionsverhiiltnis 14, 
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Abb. 16. Endblufigkeiten in Massenanteilen, aufgetragen gegen zunehmende 
innere Masse in Einheiten der Sonnenmasse Me. f i r  Typ-11-Supernova- 
Ejccta eines Population-I-Sterns mit der Gesamtmasse 25 Me (berechnet 
von Woosky und Weover [XI). 

d. h. fur jedes Gramm I6O, das urspriinglich im Stern vor- 
handen war, wurden 14 Gramm herausgeschleudert. Unter 
der Voraussetzung, daD Supernovae ungefZthr alle hundert 
Jahre in unserer Galaxis auftreten, ist es wahrscheinlich, 
daB obige Uberproduktion einer einzigen Supernova die 
Haufigkeit der schweren Elemente im interstellaren Raum 
kurz vor der Bildung des Sonnensystems erzeugt hat. Die 
allumfassenden theoretischen Berechnungen werden einen 
konstanten fiberproduktionsfaktor von etwa 10 liefern. 

Die in Abbildung 17 gezeigten Ergebnisse sind dann 
enttauschend, wenn man erwartet, daB die Ejecta einer Po- 
pulation-I-Supemova rnit 25 Mo die solaren Hiiufigkeiten 
mit einem konstanten Uberproduktionsfaktor wiederge- 

Atanare Massenzahl 

Abb. 17. uberhlufigkeitsfaktor 9, relativ zum 14fachen der solaren HPufigkeiten, aufgetragen gegen die atomare Masse fur 
die Ergebnisse der Nucleosynthese einer Supernova vom Typ 11, Population I, mit der Gesamtmasse 25 Me (berechnet von 
Woosky und Weaver 138)). 
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ben. Die Einsenkung in den Hiiufigkeiten von Schwefel bis 
Chrom fallt sofort ins Auge. Woosley und Weaver[381 haben 
darauf hingewiesen, daD Rechnungen auch fur Sterne an- 
derer Massen erforderlich sind ; die Ergebnisse muliten 
dann iiber die fur die Sternentstehung giiltige Massenver- 
teilung, die sich etwa umgekehrt proportional zur Masse 
verhiilt, integriert werden. Woosley, Axelrod und Weauer [''I 
diskutieren ihre Erwartungen fur die Hiiufigkeiten, die in 
stellaren Explosionen im Massenbereich 10 Mo bis 106Mo 
eneugt werden. Sie zeigen, daD ein 200 Mo-Population- 
111-Stem ausreichende Mengen an Schwefel, Argon und 
Calcium erzeugt, um die in Abbildung 17 erkennbare Ein- 
senkung moglicherweise zu kompensieren. Population-III- 
Sterne sind massereiche Sterne im Bereich 
100 Mo < M <300 Ma, von welchen man annimmt, daD 
sie sich friih in der Geschichte der Galaxis aus Wasserstoff 
und Helium gebildet und sehr schnell entwickelt haben. 
Da die Hiiufigkeit an schweren Elementen fiir sie Null 
war, findet man fur sie weder unter den jetzt entstehenden 
Population-I-Stemen noch unter den alten Population-II- 
Sternen kleiner Masse ein Gegenstiick. 

Andere Autoren haben Usungen zu dem in Abbildung 
17 gezeigten Problem vorgeschlagen. Nomoro, Thielemann 
und Wheeler'681 berechneten die Hiiufigkeiten, die in Koh- 
lenstoff-Deflagrations-Modellen von Typ-I-Supernovae er- 
zeugt werden. Wenn gleiche Beitrlge von Supernovae des 
Typs I und I1 addiert werden, erhalten die Autoren das Er- 
gebnis von Abbildung 18, welches als etwas zufriedenstel- 
lender als das von Abbildung 17 betrachtet werden kann. 
Auf der anderen Seite haben Arneff und Thielernanr~~'~~ die 
Nucleosynthese in quasistatischen PriIsupernovae fiir 
M = 20 Ma nochmals berechnet, wobei sie den dreifachen 
Wert fur die 12C(a,y)'60-Rate wie in [211 verwendeten. Das 
kdnnte im Lichte der neueren Analyse der "C(a,y)"O-Da- 
ten aus die im Abschnitt V besprochen wurden, ge- 

rechtfertigt sein. Sie nehmen dann weiter an, daD explosive 
Nucleosynthese die so berechneten quasistatischen Hiu- 
figkeiten nicht wesentlich iindern wird, und erhalten die in 
Abbildung 19 gezeigten Ergebnisse. Der durchschnittliche 
fjlberproduktionsfaktor ist grob 14; Abweichungen liegen 
im allgemeinen innerhalb eines Faktors 2 von diesem 
Wert. Jedoch ist ihre Vermutung fragwurdig, daD wiihrend 
der Explosion und Ejektion nur geringfugige hderungen 
auftreten. 

. , . 1 7 , . , , , . l  

Unter Veruendung des FCZII (19751-Wwts x 3  
fiir '2c (a,y)"O 

Z 
Abb. 19. Uberhitufigkeits-Ausbeuten relativ zu den solaren. aufgetragen gc- 
gen die Ordnungszahl 2, als Ergebnis dcr Explosion einer Supernova vom 
Typ I1 mit einer ungefahren Masse 20 Mo (berechnet von Arneff und lliele- 
mann [as]). Die horizontalen Linicn sind um einen Faktor 2 h6hcr odcr tiefer 
als die mittlere Ubcrhlufigkeit von 14. Es wird angenommen, daO die RBJu- 
pernova-Haufigkeiten nicht withrend der Supemovaexplosion modifiziert 
wurdcn. Die Reaktionsratc fur '2C(a.y),160 aus Fowler, Caughlan und Zim- 
merman [21] wurde in obercinstimmung mit der theoretischen Analysc von 
Longanke und Koonin (341 mit cincm Faktor 3 multipliziefl. 

Meiner Meinung nach scheinen die in diesem Abschnitt 
diskutierten Ergebnisse und die Ergebnisse zahlreicher an- 
derer Autoren zu versprechen, daB die Frage, wo und wie 

Abb. 18. Hautigkeiten relativ zu den solaren mit dcr 160-Hitufigkcit als Standard, die zu gleichcn Anteilcn durch typische 
Supernovae vom Typ I und I1 erzeugt wurdcn (bcrcchnct von Nomoto. niclemann und Wheeler [681). 
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die Elemente von Kohlenstoff bis Nickel entstanden sind, 
schliefilich zufriedenstellend beantwortet werden kann. 
Wir werden sehen! 

IX. Isotopenanomalien in Meteoriten 
und Beobachtungen, 
die fur fortdauernde Nucleosynthese sprechen 

Vor etwa einem Jahrzehnt wurde es klar, daR die Nucleo- 
synthese in der Galaxis bis zur Zeit der Bildung des Son- 
nensystems oder mindestens bis einige Millionen Jahre vor 
dieser Bildung stattgefunden hat. Vor etwas mehr als ei- 
nem Jahr wurde klar, daR die Nucleosynthese sich bis zur 
Gegenwart fortsetzt oder mindestens bis vor einigen Mil- 
lionen Jahren angedauert hat. Der radioaktive Zerfall von 
26Al (Z= 1.04. lo6 Jahre) ist der Schliissel zu dieser Fest- 
stellung, die den meisten Experimentatoren, Theoretikern 
und Beobachtern in der Nuclearen Astrophysik groRe Ge- 
nugtuung bereitet. Der Ordnung halber muR zugegeben 
werden, daR einige Forscher das Wort ,,klar" mit einer ge- 
wissen Zuriickhaltung betrachten, aber fur mich, als einen 
Befiirworter, ist ,,klar" klar. 

In Meteoriten vorkommende Isotopenanomalien, die 
auf dem Zerfall kurzlebiger radioaktiver Kerne beruhen, 
sind zuerst von Reynolds[7o1 im Jahre 1960 demonstriert 
worden. Er fand groDe Anreicherungen von "'Xe im 
Richardson-Meteorit. Jeflery und Reynold~'~'~ zeigten 196 1, 
daR der '29Xe-uber~ch~13 rnit 1271 im Meteoriten korreliert 
war und somit das '29Xe aus dem in-situ-Zerfall von lZ9I 
(f= 23. lo6 Jahre) resultiert. Quantitative Ergebnisse deu- 
teten auf ein Verhiiltnis lz9I/Iz7I - zur Zeit der Me- 
teoritenbildung. Unter der Annahme, daB Iz9I und 1271 
grob in gleichen Haufigkeiten wahrend der Nucleosyn- 
these (sehr wahrscheinlich durch den r-ProzeB) uber einen 
Zeitraum von E 10" Jahren in der Galaxis vor Bildung des 
Sonnensystems entstanden sind und unter Beriicksichti- 
gung der Tatsache, dal3 nur das '291 iiberlebte, das inner- 
halb eines Zeitraums von der GrMenordnung seiner Le- 
bensdauer erzeugt wurde, haben Wasserburg, Fowler und 
H o ~ l e ' ~ ~ ~  folgendes vorgeschlagen: Zwischen dem letzten 
Nucleosyntheseereignis, das Iz9I produzierte, und dessen 
Einbau in Meteoriten des Sonnensystems lag eine Periode 
des freien Zerfalls in der GroDenordnung von lo8 Jahren 
oder mehr. Hinweise fur solch eine Periode sind in man- 
chen Fallen giiltig geblieben, vor allem bei '?u, aber 
wahrscheinlich nicht in der Geschichte der nucleosyntheti- 
schen Ereignisse, die zu Iz9I und anderen ,,kun"-lebigen 
radioaktiven Kernen wie 26A1 und Io7Pd (t=9.4.  lo6 Jahre) 
flihrten. 

Die nachgewiesenen Meteoriten-Anomalien in 26Mg aus 
26Al, in Io7Ag aus Io7Pd, in '29Xe aus 1291 und in den 
schweren Isotopen von Xe aus der Spaltung von 244Pu 
(Z= 117. lo6 Jahre; auch Spaltspuren wurden beobachtet) 
sowie die zukiinftige Suche nach Anomalien in 41K aus 
4'Ca (2=0.14-106 Jahre), in 60Ni aus @'Fe (?=0.43.106 
Jahre), in s3Cr aus s3Mn (2=5.3. lo6 Jahre) und in 142Nd 
aus '&Sm (Z= 149. lo6 Jahre, a-Zerfall) sind ausgiebig von 
meinen Kollegen Wasserburg und Papanastas~iou['~] disku- 
tiert worden. Sie ergreifen Partei fur den in-situ-Zerfall, 
doch mein ehemaliger Student D. D. Clayton[741 argumen- 
tiert, daR die Anomalien in interstellaren KBrnern vorkom- 

men, die in den Meteoriten konserviert wurden und die ur- 
spriinglich durch Kondensation in den expandierenden 
und abkuhlenden Hiillen von Supernovae und Novae ent- 
standen. Wasserburg und Papanastassiou schreiben in 1731 

auf Seite 90: "There is, as yet, no compelling evidence for 
the presence of preserved presolar grains in the solar sys- 
tem. All of the samples so far investigated appear to have 
melted or condensed from a gas, and to have chemically 
reacted to form new phases." Ich akzeptiere dies rnit ge- 
mischten Gefiihlen. 

Bevor ich mich nlher mit dem 26A1/z6Mg-Fall befasse, 
scheint es mir sinnvoll, zur Diskussion des oben erwahnten 
Zeitintervalls des freien Zerfalls zuriickzukehren. Es ist ge- 
rade das Fehlen einer nachweisbaren Anomalie in aus 
dem Zerfall von 247Cm (f=23. lo6 Jahre) in Meteoriten, 
wie es Chen und W a s s e r b ~ r g [ ~ ~ ~  zeigten, gekoppelt rnit den 
nachgewiesenen schweren Anomalien bei Xe aus der Spal- 
tung von z44Pu (T= 117. lo6 Jahre), wie sie beispielsweise 
von Burnett, Stapanian und Jones1761 diskutiert wurden, das 
ein Zeitintervall des freien Zerfalls in der GrMenordnung 
von einigen lo8 Jahren erfordert. Dieses Interval1 ist die 
Zeit vom Jetzten" r-Prozel3-Nucleosyntheseereignis (Su- 
pernova?), welches die Actinoiden Th, U, Pu, Cm und h6- 
here erzeugte, bis zu den ,,letzten" Nucleosyntheseereig- 
nissen (Novae?, Supernovae rnit verkiirztem r-ProzeB?), 
durch welche die kurzlebigen Kerne 26A1, Io7Pb und Iz9I 
vor der Bildung des Sonnensystems entstanden. Der Be- 
fund, daB die Anomalien, die von diesen kunlebigen 
Kernen eneugt werden, alle relativ zu den normalen Hiu- 
figkeiten in der GrdRenordnung von liegen - unge- 
achtet des weiten Bereichs ihrer mittleren Lebensdauer 
(1.04 bis 23-106 Jahre) - zeigt an, da5 dieser Anomaliebe- 
reich vie1 eher das Ergebnis einer kurzzeitigen inhomoge- 
nen Mischung exotischen Materials rnit vie1 groBeren 
Mengen normalen Materials aus dem Sonnensystem sein 
muB als das Ergebnis des freien Zerfalls. Diese SchluRfol- 
gerungen wirken in mannigfaltiger Weise herausfordernd. 
Abbildung 14 aus [731 zeigt die Zeitskala fur die Bildung 
von Staub, KBrnern und Steinen im friihen Sonnensystem 
und fur die Zusammenballung zu Brocken und schlieljlich 
zu den terrestrischen Planeten. Der solare Nebel war bei- 
nahe, aber nicht vollig durchmischt, als er sich zusammen- 
zog, um das Sonnensystem zu bilden. Am Beispiel von 26AI 
wird klar, dal3 die Mischungszeit bis herunter zu einer In- 
homogenitat von nur O.l%o (siehe unten) in der GroBen- 
ordnung von lo6 Jahren lag. 

Ein Hinweis dafur, daR 26A1 im interstellaren Material 
des solaren Nebels aktiv war, der kondensierte und zum 
Urkdrper (Planet im Asteroidengiirtel?) des Allende-Me- 
teoriten aggregierte, ist in Abbildung 20 gezeigt, die mit ei- 
nigen hderungen  der Arbeit von Lee, Papanastassiou und 
W a ~ s e r b u r g [ ~ ~ ~  entnommen ist. Der Allende-Meteorit traf 
am 8. Februar 1968 nahe Pueblito de Allende in Mexiko 
auf und ist ein kohliger Chondrit, ein Meteoritentyp, von 
dem man annimmt, daR er das primitivste Material im 
Sonnensystem enthllt, das seit seiner urspriinglichen Verf- 
stigung unverandert blieb. 

Abbildung 20 stellt die Ergebnisse fur z6Mg/24Mg gegen 
27AV24Mg in unterschiedlichen mineralogischen Phasen 
(Spinell etc.) dar, und zwar aus dem WA genannten Ca-AI- 
reichen EinschluB, der in einer Chondrule im Allende-Me- 
teorit gefunden wurde. Es ist wohl deutlich, daR der h e r -  
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Abb. 20. Nachweis des in-situ-Zerfalls von 2"A1 in mehreren Mineralien des 
Einschlusses WA im Allende-Meteoriten (aus Lee, Papanasrassiou und Was- 
serburg 1771). Aus dem linearen Zusammenhang zwischen 26Mg/Z4Mg und 
27AI/2'Mg folgt, daO 26AI/27AI zur Zeit der Bildung des Einschlusses 
(5.lf0.6).  lo-' betrug, wobei angenommen wurde, daO 266A1 chemisch 
ebenso reagiert wie "AI. 
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schuB an 26Mg linear mit dem 27Al-Gehalt in der minerali- 
schen Phase korreliert ist. Da 26A1 chemisch mit 27Al iden- 
tisch ist, kann unterstellt werden, daB 27Al-reiche Phasen 
urspriinglich auch reich an 26Al waren, das in situ zertiel 
und einen uberschu5 an 26Mg eneugte. Das Verhaltnis 
von aktivem 26A1 zu 27Al in einem Teil des solaren Nebels 
betrug 5 .  als der WA-EinschluB wahrend der friihe- 
sten Phasen der Bildung des Sonnensystems entstand. Der 
unveriinderte EinschluB uberlebte 4.5 Milliarden Jahre, um 
uns seine Geschichte zu erzahlen. Andere Einschlusse im 
Allende-Meteorit und anderen Meteoriten ergeben 26Al/ 
27Al-Verhlltnisse von Null bis etwa lo-', wobei ein 
reprasentativer Wert ist. Der Leser sei fur die reichen De- 
tails dieser Geschichte und fur die groBe Bedeutung von 
Beitrlgen zur Nuclearen Astrophysik, die nicht auf Be- 
schleunigern beruhen, auf verwiesen. 

I 

I I I 
1760 I n 6  1792 1808 182h 

Energie (keV) 

-1 I 

Abb. 21. Mit dem High Energy Astrophysical Observatory (HEA03) erhal- 
tcne Daten von Gammastrahlung im Energiebereich 1760 bis 1824 keV, die 
aus der galaktischen Aquatorebene emittiert wird (aus Mahoney et al. [781). 
Die Linie bei 1809 keV wird dem Zerfall von radioaktivem *"A1 (i= 1.04. 10" 
Jahre) zum angeregten Zustand von "Mg bei dieser Energie zugeordnet. 

Ein Hinweis dafur, daB 26Al auch heute im interstellaren 
Medium aktiv ist, wird in Abbildung 21 von Muhoney, 
Ling, Wheaton und Jacobson[7n1 gegeben, meinen Kollegen 
am Caltech Jet Propulsion Laboratory (JPL). Abbildung 21 
zeigt ein Gammastrahl-Spektrum, das im Bereich 1760 bis 
1824 keV rnit den Instrumenten an Bord des High Energy 
Astronomical Observatory (HEA03) aufgenommen wurde. 
Dieser Satellit suchte nach der Emission diffuser Gamma- 
strahlung aus der galaktischen Aquatorebene. 

Die diskrete Linie bei 1809 keV, die mit einer Signifi- 
kanz von nahezu funf Standardabweichungen gemessen 
wurde, ist ohne Zweifel auf den Ubergang des ersten ange- 
regten Zustands in 26Mg bei 1809 keV in den Grundzu- 
stand zuriickzufuhren. Radioaktives 26A1 zerfallt uber 
26Al(e+v)26Mg*(y)26Mg zu diesem Zustand und danach 
zum Grundzustand von 26Mg. Dieser Gammaubergang 
zeigt deutlich, daB 26A1 auch jetzt im interstellaren Raum 
in der galaktischen Aquatorebene aktiv ist. Aus der mittle- 
ren Lebensdauer (1.04. lo6 Jahre) von 26AI kann man au- 
Derdem schlieBen, da5 26A1 vor nicht langer als einigen 
Millionen Jahren produziert worden sein muB, und daB es 
wahrscheinlich kontinuierlich produziert wird. Es ist keine 
groBe Extrapolation, wenn man behauptet, daB die Nuc- 
leosynthese in der Galaxis allgemein andauert. Die Beob- 
achtungen zeigen quantitativ, daB im interstellaren Raum 
das Verhaltnis 26Al/27Al= betrlgt. Dies ist ein uber 
die galaktische Ebene bis hin zur Sonne gemittelter Wert. 
Dieser Mittelwert war wahrscheinlich nahezu der gleiche, 
als sich das Sonnensystem bildete, doch zeigen die Varia- 
tionen von 26Al/27Al in verschiedenen Meteoritenein- 
schlussen, daB es im solaren Nebel groBe Schwankungen 
um diesen Wert gab, die von Null bis reichen. 

Hier stellt sich unmittelbar die Frage nach dem Schau- 
platx der 26Al-Synthese. Seit den Vorbereitungen zu bin 
ich uberzeugt, daB 26AI nicht in Supernovae bei hohen 
Temperaturen, wo reichlich Neutronen eneugt werden, 
synthetisiert werden kann, weil der zu erwartende Wir- 
kungsquerschnitt fur 26Al(n,p)2hMg zu groB ist. Diese Er- 
wartung wurde durch Messungen an der Umkehrreaktion 
26Mg( p , t ~ ) ~ ~ A l  im Kellogg Laboratory von Skelton, Kuou- 
nugh und S ~ r g o o d [ ~ ~ ~  gestutzt. Abbildung 22 ist Abbildung 
la dieser Autoren entnommen und zeigt die gro5e Schbn- 
heit hochauflbsender Messungen in der experimentellen 
Nuclearen Astrophysik. Bis die 26Al-Targets, die erst seit 
kunem zur Verfugung stehen, mit Neutronen beschossen 
werden konnen, mussen die Laboratoriumsmessungen an 
26Mg(p,n)26Al, die notgedrungen nur den Grundzustand 
von 26Mg erfassen, durch theoretische Rechnungen erglnzt 
werden, die die angeregten Zustande einbe~iehen[~'I, urn 
die stellare Rate fur 26Al(n,p)26Mg zu berechnen. Es gibt 
kaum Zweifel, daB diese Rate in der Tat sehr gro5 sein 
wird. 

In I7'l und I7'] sowie von Arnould et a1.L801 wurde vorge- 
schlagen, da5 26AI in Novae erzeugt wird. Auf der Basis 
der Nucleosynthese in Novae, wie sie Truran["] diskutiert, 
ist dies recht vernunftig. In heutigen Novae-Modellen 
strbmt Wasserstoff von einer Komponente eines Doppel- 
sternsystems auf die andere, einen WeiBen Zwerg, bis ein 
thermischer ,,runaway" auftritt, wobei der schnelle CN- 
Cyclus beteiligt ist. Ahnlich mag ein schneller MgAl-Cy- 
clus ablaufen, der 26Al/27Al > 1 eneugt, wie Abbildung 9 
in 1521 zeigt. Die neueren experimentellen M e s s ~ n g e n ~ ~ * ~  un- 
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Protonenenergie im Lnborsystem 
5.0 MeV 56 MeV 5.2 MeV , &Mg (p,n) 26Al 

Ubergang von Grundzustand zu Grundtustand 
SKELTON und KAVANAGH 

KEUOGG l983 

Fur die Zerstorung von 2 k l  rnnOgebliche 
Urn kehrreoktion 

Abb. 22. Wirkungsquerschnitt u in Millibarns, aufgetragen gegen die Roto- 
nenenergic im Laboratorium f i r  die Grundzustand-zu-Grundzustand-Reak- 
tion z6Mg(p.n)z6Al (aus Skelton, Kauanogh und Sargood 1791). 

termauern diesen SchluB. Claytonp41 argumentiert, daB die 
40 Novae, die jahrlich in der galaktischen Scheibe auftre- 
ten sollten, das beobachtete Verhlltnis 26Al/27Al von der 
GroBenordnung lo-' im Mittel produzieren kbnnen. Er 
nimmt an, daB jede Nova Ma Material auswirft, das 
3. lop4 Massenanteile 26A1 enthalt. 

Eine weitere mbgliche 26AI-Quelle ist die Spallation, die 
durch Bestrahlung des protoplanetarischen Nebels durch 
hochenergetische Protonen von der jungen Sonne hervor- 
gerufen wurde, als sie gerade die Hauptreihe erreichte. 
Diese Moglichkeit wurde sehr friih von Fowler, Greenstein 
und Hoyle[s21 diskutiert, die auch versuchten, die Entste- 
hung der Elemente D, Li, Be und B auf diese Art zu erkli- 
ren, wobei sie aber solch groBe Fliisse primirer Protonen 
und sekundilrer Neutronen benotigten, daB viele Eigen- 
schaften der Haufigkeitskurve des Sonnensystems dadurch 
betrkhtlich geSindert worden waren. Eine etwas sinn- 
vollere Version wurde von Lee[s31 vorgestellt, ohne bemer- 
kenswerten Erfolg. Es fallt mir schwer zu glauben, daB 
eine Bestrahlung im Friihstadium die Anomalien in Me- 
teoriten hervorbrachte. Das 26A1 im heutigen interstellaren 
Raum kann sicher nicht auf diese Weise erzeugt worden 
sein. 

Anomalien in den HSiufigkeiten gegeniiber normalem 
solarem Material wurden in Meteoriten fur stabile Isotope 
vieler Elemente gefunden: 0, Ne, Mg, Ca, Ti, Kr, Sr, Xe, 
Ba, Nd und Sm. Die Mbglichkeit, daB die Sauerstoff-An- 
omalie nicht nuclearen Ursprungs ist, wurde von Thiemens 
und Heidenrei~h'"~ erwogen, doch werden die Anomalien 
der iibrigen Elemente allgemein auf Kernprozesse zuriick- 
gefiihrt. 

Ein Beispiel ist ein Neutroneneinfang/Betazerfall(nS)- 
ProzeB, den Sandler, Koonin und Fowler["] untersuchten. 
Die Saatkerne bestanden aus allen Elementen von Si bis 
Cr mit normalen solaren Haufigkeiten. Wenn dieser Pro- 
zeB bei Neutronendichten von =lo7 mol m ~ - ~  und Be- 
strahlungszeiten von = lo3 s ablauft, werden kleine Beimi- 
schungen (5 von exotischem Material erzeugt. Sie 
reichen aus, um den Hauptanteil der Ca- und Ti-Isotopen- 
anomalien zu erkltiren, die im EinschluB EK-1-4-1 des Al- 
lende-Meteoriten von Niederer. Papanasrassiou und Was- 
serburg[861 gefunden wurden. Die Anomalien der Hiufig- 
keiten der stabilen Isotope sind von der gleichen GrbBen- 
ordnung wie die der kualebigen radioaktiven Kerne und 
stutzen mit Nachdruck die Ansicht, daB der solare Nebel 
inhomogen und nicht vollig durchmischt war; es gab Ge- 
biete, die exotisches Material in Anteilen von oder 
mehr des normalen Materials enthielten. 

aereinstimmung fur die &Ca- und 49Ti-Anomalien in 
EK-1-4-1 konnte nur dadurch erzielt werden, daB der Hau- 
ser-Feshbach-Wirkungsquerschnitt fiir &K(n,y) und 
49Ca(n,y) um einen Faktor 10 auf der Grundlage wahr- 
scheinlicher thermischer Resonanzen in den Compound- 
Kernen 47K bzw. 50Ca gerade oberhalb der Schwelle er- 
hoht wurde. In einem CERN-Bericht, der spiiter zur Verfu- 
gung stand, berichteten Huck et al.[871 von einem angereg- 
ten Zustand in "Ca gerade 0.16 MeV oberhalb der 
49Ca(n,y)-Schwelle, der uber s-Wellen-Neutroneneinfang 
bevolkert werden kann und damit die Forderungen in 
erfiillt. 

In wird vorgeschlagen, daB die Skala fur die Bestrah- 
lungszeit von = lo3 s durch die mittlere Lebensdauer von 
13N (f= 862 s) bestimmt wird. 13N wurde durch 
I2C@,y)l3N mit einem Wasserstoff-Jet erzeugt, der plbitz- 
lich in die Helium-Brennschale eines Roten Riesen ein- 
geschossen wurde, in der ein betrachtlicher Anteil 12C 
uber den 3a+"C-ProzeD entstand. Dem Betazerfall 
I3N(e+v)l3C folgt die '3C(a,n)160-Reaktion, die als Neu- 
tronenquelle dient. All dies ist sehr interessant, wenn es 
wahr ist. Zutreffender erscheint die Voraussage in wel- 
che Anomalien bei den Chrom-Isotopen zu erwarten sind. 
Versuche, diese Anomalien zu messen, werden jetzt von 
Wasserburg und seinen Kollegen unternommen. Auch hier 
werden wir sehen! 

X. Beobachtungen, 
die fur die Nucleosynthese in Supernovae sprecheo 

Im Lauf der Jahre gab es betriichtliche Meinungsver- 
schiedenheiten iiber Beobachtungen der Elementhiufig- 
keit im optischen Wellenlangenbereich an galaktischen Su- 
pernovaiiberresten. Meiner Meinung nach stammt der 
iiberzeugendste Hinweis auf die Nucleosynthese in Super- 
novae von Chevalier und KirshnerIgS1, die quantitative spek- 
trale Informationen iiber mehrere der sich schnell bewe- 
genden Verdichtungen im Supernovaiiberrest von Cassio- 
peia A erhielten (Ausbruch auf etwa 1659 datiert, wenn 
auch damals kein Supernovaereignis beobachtet wurde). 
Man betrachtet die Verdichtungen als Material, das von 
verschiedenen Schichten des urspriinglichen Sterns in ei- 
ner BuBerst asymmetrischen, nichtsphirischen Explosion 
herausgeschleudert wurde. In der Verdichtung KB33 wur- 
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den die folgenden Verhaltnisse, relativ zu den solaren Ver- 
hiiltnissen (durch die Klammern angedeutet) beobachtet: 
[S/O] = 61, [Arlo] = 55, [Ca/O] = 59. Es ist absolut klar, 
daB das Sauerstoff-Brennen zu den Siliciumgruppen-Ele- 
menten hin in der Schicht, aus der KB33 urspriinglich 
stammt, den Sauerstoff aufgebraucht und die Silicium- 
gruppen-Elemente aufgebaut hat. Andere Verdichtungen 
und besondere Strukturen, die als Filamente bezeichnet 
werden, zeigen unterschiedliche Haufigkeitsmuster, die 
sich nicht so leicht interpretieren lassen. Als Moral far Su- 
pernova-Modellbauer folgt, daB sphlrisch-symmetrische 
Supernovaexplosionen zwar am leichtesten zu berechnen 
sind, aber nicht fur realistisch gehalten werden diirfen. Die 
Forscher haben zugegebenermaBen eine gute Antwort pa- 
rat: Es ist teuer genug, spharisch-symmetrische Modelle zu 
rechnen. OK, OK! 

Am eindrucksvollsten hat sich die Investition der NASA 
in das High Energy Astronomy Observatory (HEAOZ), 
heute Einstein Observatory genannt, bezahlt gemacht. Mit 
diesem Satelliten nahmen Becker et al.1891 das Rontgen- 
spektrum im Bereich 1 bis 4 keV vom Uberrest der Super- 
nova auf, die Tycho Brahe 1572 beobachtet hatte (Abb. 23). 
Ein Rontgenspektrum ist sehr viel einfacher als ein opti- 
sches Spektrum. Fur mich ist es wunderbar, daB Satelliten- 
Beobachtungen die erwarteten K-Linien der Rontgen- 
strahlung von Si, S, Ar und Ca genau dort zeigen, wo sie 
nach dem Handbook of Chemistry and Physics liegen soll- 
ten! Solche Beobachtungen sind im irdischen Labor kei- 
neswegs so leicht. 
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Abb. 23. Mit dem Einstein Observatory (HEAOI) erhaltene Daten der Mnt- 
genstrahlung, die der uberrest von Tycho Brahes Supernova emittiert (aus 
Becker et al. 189)). 

Sh~ll '~'] hat ein ,,Ein-Geschwindigkeits-Nicht-Ionisa- 
tions-Gleichgewichts-Modell" fur eine Supernova-Explo- 
sionswelle verwendet, urn die Hlufigkeiten in Tychos 
uberrest relativ zu den solaren Hlufigkeiten (wiederum 
durch Klammern angedeutet) zu berechnen: [Si] = 7.6, 
[S] = 6.5, [Ar] = 3.2 und [Ca] = 2.6. Mit wesentlich groDerer 
Unsicherheit werden [Mg] = 2.0 und [Fe] = 2.1 angegeben. 
Shufl findet in Keplers iiberrest (1604) und im Uberrest 
von Cassiopeia A unterschiedliche Anreicherungen. Eine 

weitere Lehre fur Modellbauer: Keine zwei Supernovae 
sind gleich. Die Nucleosynthese in Supernovae hangt von 
der Anfangsmasse, der Rotation, dem Masseverlust wiih- 
rend des Rote-Riesen-Stadiums, dem Symmetriegrad wlh- 
rend der Explosion, dem Anfangsgehalt an schweren Ele- 
menten und wahrscheinlich noch von anderen Faktoren 
ab. Von diesen Details abgesehen scheint es klar zu sein, 
daB Supernovae die Hgufigkeiten von Elementen bis zum 
Eisen und wahrscheinlich dariiber hinaus erhiihen. Der 
Nachweis der viel selteneren Elemente jenseits von Eisen 
wird hoherempfindliche Rontgen-Detektoren, die gr6Bere 
Energien nachweisen, erfordern. Durch die Triimmer der 
Supernovae wird schlieBlich das interstellare Medium an- 
gereichert, aus dem die Sterne der folgenden Generationen 
entstehen. Es wird immer klarer, daB das interstellare Me- 
dium auch durch Novae angereichert wird. Diese beiden 
Beitrlge zu trennen und zuzuordnen, stellt der Forschung 
in allen Bereichen der Nuclearen Astrophysik interessante 
Au fgaben. 

Explosives Silicium-Brennen, das in der Schale ablluft, 
die den kollabierenden Core einer Supernova umgibt, er- 
zeugt hauptsachlich 56Ni, wie Abbildung 16 zeigt. Man 
nimmt allgemein an, daB die Lichtkurve von Supernovae 
des Typs I durch Elektroneneinfang durch 56Ni (.5=8.80 
Tage) zum angeregten Zustand von 56Co bei 1.720 MeV 
mit nachfolgender Gamma-Kaskade zum Grundzustand 
verursacht wird. Diese Gammastrahlung wird absorbiert 

Frequenz (log) 

Abb. 24. Analyse von Axelrod [91], der nwei Co"'-Emissionslinien in den 
Spektren von SN 1972e fand, die Kirshner und Oke [92] aufgenommen hat- 
ten. Die Beobachtungen wurden 233.2~54 und 376 Tage nach JD2441420 ge- 
macht, der als Tag des Supernovaausbruchs festgelegt wurde. Die mittlere 
Lebensdauer von "Co betragt 114 Tage; die Intensitat der Co"'-Linien 
scheint dem radioaktiven Zerfall von "Co zu folgen. 
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und liefert dadurch der ausgestoaenen Hulle Energie. Die 
nachste Energiequelle ist der Elektroneneinfang mit Posi- 
tronenemission durch 56C0 (f= 114 Tage) zu mehreren an- 
geregten Zustanden von 56Fe mit Gamma-Kaskaden zum 
stabilen Grundzustand von 56Fe. Sowohl die Positronen- 
als auch die Gammastrahlung heizen das ausgestol3ene 
Material auf. Wenn 56C0 eine Energiequelle ist, dann 
sollte auch spektrale Evidenz fiir Cobalt in neu entdeckten 
Supernovae vom Typ I zu finden sein, da seine Lebens- 
dauer groD genug fur detaillierte Beobachtungen nach der 
Entdeckung der Supernovae ist. 

Das Cobalt wurde beobachtet! Axelrod I9I1 untersuchte 
die optischen Spektren von SN 1972e, die Kirshner und 
Oke[921 aufgenommen hatten. Abbildung 24 zeigt die Spek- 
tren, die 233,264 und 376 Tage nach dem 2441420ten Juli- 
anischen Tag erhalten wurden, den man als Tag des explo- 
siven Ereignisses festgelegt hat. Axelrod ordnete die beiden 
Emissionslinien in der Nahe von 6000 A (logv= 14.7) Co"' 
zu. Sie sind deutlich sichtbar am 233. und 264. Tag, dage- 
gen kaum noch am 376. Tag ( E ?) danach. Die Intensitiit 
der Linien nimmt in annehmbarer ubereinstimmung mit 
der mittleren Lebensdauer von ' T o  ab. 

Brunch et al.[931 haben die Absorptionsspektren wahrend 
der ersten hundert Tage von SN 1981b untersucht. Ihre Er- 
gebnisse fur das Maximum der Lichtkurve sind im oberen 
Teil von Abbildung 25 gezeigt. Unter Verwendung des 
Kohlenstoff-Deflagrations-Modells fur Supernovae vom 
Typ I von nor not^[^'^ hat Brunch[w1 das Spektrum berech- 
net, das im unteren Teil von Abbildung 25 gezeigt ist. Tiefe 
Absorptionslinien von Co" sind nahe 3300 und 4000i\ 
deutlich erkennbar. 
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Abb. 2s. Oben: Analyse von Branch et al. [93], die im Absorptionsspektrum 
von SN 1981b (im Maximum der Lichtkurve) einen Hinweis auf Co"-Ab- 
sorptionsstrukturen erhielten. Unten: Vergleich mit dem berechneten Spek- 
trum, das man nach dem Kohlenstoff-Deflagrations-Model1 einer Supernova 
vom Typ I nach Nomoto [67) erwartet. 

Meine SchluBfolgerung ist, daD es substantielle Hin- 
weise auf die Nucleosynthese in Supernovae gibt. Dies gilt 
fur Elemente, die durch Sauerstoff- und Silicium-Brennen 
eneugt werden. Die Rolle des Neutroneneinfangs wird im 
nachsten Abschnitt behandelt. 

XI. Neutroneneinfangprozesse bei der 
Nucleosynthese 

In Abschnitt I wurde die Notwendigkeit von zwei Neu- 
troneneinfangprozessen fur die Nucleosynthese jenseits 
von A 2 6 0  anhand der Friihgeschichte der Nuclearen 
Astrophysik diskutiert. Der Neutroneneinfang, der lang- 
sam verglichen mit dem Elektron-Betazerfall war, wurde 
als s-ProzeD und der Neutroneneinfang, der schnell vergli- 
chen rnit dem Elektron-Betazerfall war, als r-ProzeB in den 
ProzeDnetzwerken bezeichnet. 

Bei einem gegebenen Element werden die schwereren 
Isotope im s-ProzeD haufig umgangen; sie werden nur im 
r-ProzeI3 eneugt, daher die Bezeichnung ,,nur-r" (r-only). 
Leichtere Isotope sind haufig durch neutronenreiche sta- 
bile Isobare vom r-ProzeD abgeschirmt und werden nur im 
s-ProzeD erzeugt, daher die Bezeichnung ,,nur-s" (s-only). 
Die leichtesten Isotope sind meist sehr selten, da sie weder 
im s-ProzeD noch im r-ProzeD eneugt werden, sondern 
vermutlich im sogenannten p-ProzeD. Der p-Prozel3, an 
welchem Positroneneneugung und -einfang, Protonenein- 
fang, Neutron-Photon-Produktion undloder (p,n)-Reak- 
tionen beteiligt sind, sol1 hier weiter nicht besprochen wer- 
den. Der Leser sei auf das Buch von Audouze und Vuu- 
c f ~ i r [ ~ ~ '  verwiesen. Die Ergebnisse des s-, r- und p-Prozes- 
ses werden haufig an den zehn stabilen Isotopen von Zinn 
illustriert. Der Leser sei auf Abbildung 10 und I 1  im ersten 
Zitat in verwiesen. 

Mit Recht wird festgestellt, dal3 der s-ProzeB die klarste 
phanomenologische Grundlage aller Prozesse der Nucleo- 
synthese hat. Dies ist hauptsiichlich das Ergebnis der Kor- 
relation der s-ProzeD-HBufigkeiten, wie sie zuerst von See- 
ger. Fowler und skizziert wurden, mit der sch6- 
nen Serie von Messungen der Neutroneneinfangwirkungs- 
querschnitte im Bereich 1 bis 100 keV durch die Gruppe 
des Oak Ridge National Laboratory unter der Leitung von 
Mucklin und 

Diese Korrelation ist in Abbildung 26 wiedergegeben. 
Sie zeigt das Produkt der Neutroneneinfangwirkungsquer- 
schnitte (a) bei 30 keV, multipliziert mit der s-ProzeD-Hau- 
figkeit (N), als Funktion der atomaren Masse fur nur-s- 
Kerne und fur Kerne, die hauptsachlich durch den s-Pro- 
zeD erzeugt werden. Man kann ohne weiteres verstehen, 
daD das Produkt ON bei der s-ProzeD-Synthese in erster 
NZiherung konstant sein sollte. Ein Kern mit kleinem (gro- 
Dem) Neutroneneinfangwirkungsquerschnitt muD eine 
groBe (kleine) Haufigkeit haben, um die KontinuitLt im s- 
ProzeD-Pfad beizubehalten. Abbildung 26 zeigt dies in den 
Plateaus von A=90 bis 140 und von A = 140 bis 206. Das 
anomale Verhalten unterhalb A = 80 wird von Almeidu und 
Kappeler diskutiertfW1; von dort stammt auch Abbildung 26. 

Die Schalenstruktur des Atomkerns verursacht die Klip- 
pen in Abbildung 26 bei A = 84, A FS 138 und A u 208, die 
den s-ProzeD-HLufigkeitsmaxima in Abbildung 2 entspre- 
chen. Bei diesen A-Werten werden die Neutronenzahlen 
,,magisch": N= 50, 28 und 126. Die Wirkungsquerschnitte 
fur Neutroneneinfang in neue Neutronenschalen sind bei 
diesen magischen Zahlen sehr klein. Bei einem endlichen 
Neutronenvorrat folgt, daI3 das Produkt ON zu einem 
neuen Plateau abfallen muB, was auch beobachtet wird. 
Quantitative Erkliirungen zu diesem Effekt stammen von 
U1rich['Oo1 sowie Cluyton und Ward [loll. 
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Abb. 26. Neutroneneinfangwirkungsquerschnitt u bci 30 keV in mb. multipli- 
ziert mit den solaren Hgufigkeiten (relativ zu Si - 103. aufgetragen gegen die 
atomare Masse fur die im s-RozeD erzeugten Keme (aus Almeida und Kap 
peler [99D. Theoretische Rechnungen sind sowohl fir cine einzige exponen- 
tielle Verteilung der Neutroncnbcstrahlung T. p 2 ( ~ ) ,  als auch for zwei solcher 
Verteilungen, p, ( T ) + ~ > ( T ) ,  gezcigt. 
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Wo ist der Schauplatz des s-Prozesses, und was ist die 
Neutronenquelle? Eine sehr iiberzeugende Antwort von 
Iben['ozl besagt, daB der Schauplatz die He-Brennschale ei- 
nes pulsierenden Roten Riesen mit der 2ZNe(a,n)ZSMg-Re- 
aktion als Neutronenquelle ist. Kritische Diskussionen 
wurden von Almeida und KappelerIW1 sowie T r ~ r a n ~ ' ~ ~ ]  ver- 
fa&, der die MBglichkeit erwog, daB die "C(a,n)'60-Re- 
aktion als Neutronenquelle dient. 

Wir wenden uns nun dem r-ProzeD zu. Dieser ProzeB 
wurde gewdhnlich mit der Wartepunkt-Methode von 
BZFH['81 behandelt. Unter explosiven Bedingungen wird 
durch einen starken NeutronenfluB nucleares Saatmaterial 
zur neutronenreichen Seite des Stabilitiitstals getrieben, wo 
die (n,y)- und die (y,n)-Reaktion in Abhangigkeit von der 
Temperatur das Gleichgewicht erreichen. Die Kerne war- 
ten an diesem Punkt, bis der Elektron-Betazerfall Neutro- 
nen in den Kernen in Protonen umwandelt, worauf weite- 
rer Neutroneneinfang stattfinden kann. Bei Beendigung 
des r-Prozesses zerfallen die neutronenreichen Kerne zu 
ihren stabilen Isobaren. In erster Nilherung bedeutet dies, 
daB die Hilufigkeit eines r-ProzeB-Kerns multipliziert mit 
der Elektron-Betazerfallsrate seines neutronenreichen iso- 
baren r-ProzeB-Vorllufers grob konstant sein wird. Bei den 
magischen Neutronenzahlen der neutronenreichen Vorlilu- 
fer mu13 der Betazerfall notgedrungen die geschlossene 
Neutronenschale bei der Urnwandlung eines Neutrons in 
ein Proton Bffnen, und daher wird diese Rate relativ klein 
sein. Demnach wird die Hilufigkeit von Vorlilufern mit 
N=50, 82 und 126 grab sein. Die Anzahl der mit ihnen 
verkniipften Protonen wird kleiner als bei den entspre- 
chenden s-ProzeB-Kernen mit magischer Neutronenzahl 
sein. Es folgt daher, daB die stabilen Tochter-Isobare 
kleinere Massenzahlen haben werden, und dies ist tatsilch- 
lich der Fall. Die r-ProzeB-Hlufigkeit hat Maxima bei 
Am80, Am130 und A m  195, alle unterhalb der entspre- 
chenden s-Prozel3-Maxima, wie es in Abbildung 2 gezeigt 
ist. 

Eine phlnomenologische Beziehung zwischen r-ProzeB- 
Haufigkeiten und Betazerfallsraten wurde von Becker und 
Fowler['@" aufgestellt ; eine detaillierte Veranschaulichung 
dieser Korrelation zwischen r-ProzeB-HBufigkeiten im 
Sonnensystem und der Theorie ist in Abbildung 13 im er- 

sten Zitat in zu finden. Dies ist zu phanomenologisch, 
um kritische Kernastrophysiker zufrieden zu stellen. Sie 
mochten die Schaupliltze der fur die r-ProzeB-Nucleosyn- 
these geforderten hohen Neutronenfliisse kennenlernen 
und ebenso die Details des r-ProzeB-Pfads iiber Kerne, die 
weit vom Tal der Betastabilitat entfernt liegen. 

Man ist heute auch allgemein der Ansicht, daB die War- 
tepunkt-Ntiherung unzulinglich ist und durch dynamische 
r-ProzeBfluBrechnungen ersetzt werden muB, die explizit 
(n, y)-, (y,n)- und Betazerfallsraten bei zeitlich variierender 
Temperatur und variierendem NeutronenfluB beriicksich- 
tigen. Schramm['osl hat solche Rechnungen im einzelnen 
diskutiert und betont, daB Nichtgleichgewichtseffekte be- 
sonders wHhrend des Ausfrierens am Ende des r-Prozesses 
wichtig sind, wenn die Temperatur fiillt und der Neutro- 
nenfluD versiegt. 

Einfache dynamische Rechnungen wurden von Blake 
und Schrammt'061 fur einen ProzeB, den sie n-ProzeB nann- 
ten, und von Sandier, Fowler und KooninisS1 fiir ihren in 
Abschnitt IX diskutierten nB-ProzeD durchgefiihrt. Die 
ehrgeizigsten Rechnungen stammen von Cameron, Cowan 
und T r ~ r a n [ ' ~ ~ ] .  Diese Verdffentlichung nimmt Bezug auf 
die frtiheren herkulischen Anstrengungen dieser Autoren 
bei dynamischen r-ProzeB-Rechnungen. Ein Beispiel ihrer 
Ergebnisse ist in Abbildung 27 gezeigt. Sie heben hervor, 
da13 sie nicht in der Lage waren, ein plausibles astrophy- 
sikalisches Szenario fur die fur Abbildung 27 geforderten 
Anfangsbedingungen zu verfassen. Dennoch bin ich iiber- 
zeugt, daB sie auf der richtigen Spur sind, die letztlich zum 
Verstlndnis der Dynamik und des Schauplatzes fur den r- 
ProzeB fiihrt. 

, . . . . . . . . . . _ _ _ . . .  . I  
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Abb. 27. Durch den r-RozeD eneugte HBufigkeiten, aufgetragen gegen die 
atomare Masse im Modell des thcrmischcn ,,runaway" (unterc Kurve) von 
Cameron, Cowan und Truran [Ion, verglichen mit solaren r-RozeO-Hh~fig- 
kciten (obcrc Kurve) von Cameron [3]. 

Viele Vorschlilge wurden fiir magliche Schauplatze des 
r-Prozesses gemacht; nach beinahe allen sind es Superno- 
va-Explosionen, wo die Grundforderung nach einem gro- 
sen, nur k u n  andauernden NeutronenfluB erfUllt ist. 
Diese Vorschlage wurden von Schrammt'Osl und Tr~ran['~'l 
zusammenfassend geschildert. Meiner Meinung nach ist 
der r-ProzeD beim thermischen ,,runaway" irn Helium- 
Core von Cameron, Cowan und T r u r ~ n ~ ' ~ ~ ]  der vielverspre- 
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chendste Vorschlag. Diese Autoren schlieBen die 
2ZNe(a,n)25Mg-Reaktion als Neutronenquelle nicht aus; 
ihre detaillierten, in Abbildung 27 gezeigten Ergebnisse 
basieren jedoch auf der 13C(a,n)160-Reaktion als Quelle. 
Sie gehen von einem Stem aus, der aus einem Material von 
gleicher Haufigkeitsverteilung der schweren Elemente wie 
im Sonnensystem, aber mit kleinerer Gesamtmenge gebil- 
det wurde. Die Autoren nehmen an, daR eine betrlchtliche 
Menge I3C im Helium-Core des Sterns nach dem Wasser- 
stoff-Brennen vorliegt. Dieses "C wurde zuvor durch Ein- 
fuhrung von Wasserstoff in den schon zur Halfte zu "C 
verbrannten Helium-Core erzeugt. Fiir Abbildung 27 neh- 
men sie einen I3C-Anteil von 14.3 Massenprozent an, eine 
Dichte von lo6 g/cm3 und eine Anfangstemperatur von 
1.6.10' K, die durch ein zunachst langsames I3C-Brennen 
schlieDlich bis zu einem Maximum von 3.6.10' K steigt. 
Die Elektronen im Core sind anfangs entartet, aber das 
Steigen der Temperatur hebt die Entartung auf, was ther- 
misches ,,runaway" mit Ausdehnung des Cores hervorruft. 
Dieses Ereignis ist die zweite Helium-Blitz-Episode in der 
Geschichte des Cores, und wenn es auftritt, muR nur eine 
kleine Menge des erzeugten r-ProzeD-Materials in den in- 
terstellaren Raum entweichen, um zur r-ProzeI3-Haufigkeit 
im Material des Sonnensystems beizutragen. Ich bin davon 
ubeneugt, daR ein realistischer astrophysikalischer Schau- 
platz fur thermisches ,,runaway", vielleicht rnit unter- 
schiedlichen Anfangsbedingungen, gefunden werden wird. 
Genug zu diesem Problem. 

XII. Nucleokosmochronologie 

Ausgeriistet rnit ihren r-ProzeR-Berechnungen der Hau- 
figkeiten von langlebigen Mutterkernen der natiirlichen ra- 
dioaktiven Reihen 232Th, 235U und 238U und mit den da- 
mals bekannten solaren Haufigkeiten dieser Kerne konn- 
ten BZFH["] die Dauer der r-ProzeB-Nucleosynthese vom 
Anfang in den ersten Sternen der Galaxis bis zu den letz- 
ten Ereignissen vor der Bildung des Sonnensystems be- 
stimmen. Die Grundidee kam urspriinglich von Ruther- 
ford[1o81. B'FH"'' gelang ein wesentlicher Fortschritt, in- 
dem sie die Beitrlge zur Haufigkeit langlebiger kbnenglii- 
ser beriicksichtigten, die vom Zerfall ihrer kunlebigen 
Vorlaufer herriihrten, welche ebenfalls im r-ProzeD erzeugt 
wurden. Die Mutterkerne der natiirlichen radioaktiven 
Reihe sind in der Tat ausgezeichnete Aonengllser rnit ih- 
ren mittleren Lebensdauern: 232Th, 20.0. lo9 Jahre; 238U, 
6.51. lo9 Jahre; 235U, 1.03. lo9 Jahre. Die Analogie rnit den 
Stundenglusern ist recht gut; der Sand im oberen Teil des 
Stundenglases entspricht den Mutterkernen und der im un- 
teren Teil den Tochterkernen. Die Analogie versagt inso- 
fern, als in den Aonenglasern ,,Sand" (Th, U) oben wie un- 
ten durch Nucleosynthese (Produktion in den Sternen) 
und ,,astration" (Vernichtung in den Sternen) hinzugefugt 
oder entfernt wird. Richtig formulierte Differentialglei- 
chungen kbnnen diese Abweichungen kompensieren. 

Die verwendeten HLufigkeiten waren die in Meteoriten 
beobachteten. Von Meteoriten wird angenommen, daD sie 
seit ihrer Entstehung vor 4.55 Milliarden Jahren geschlos- 
sene Systeme sind. Es war notwendig, auf freien Zerfall 
wahrend dieser Periode zu korrigieren, um Haufigkeiten 
fur den Vergleich rnit Rechnungen zu erhalten, die auf der 

r-ProzeB-Produktion plus Zerfall wahrend der Dauer der 
galaktischen Nucleosynthese beruhen, bevor die Meteorite 
geschlossene Systeme wurden. Glucklicherweise geniigten 
die Haufigkeitsverhaltnisse 232Th/238U und 235U/238U, da 
absolute Haufigkeiten nicht rnit der notwendigen Priizision 
berechnet werden konnten und immer noch nicht berech- 
net werden konnen. Die Rechnungen erforderten nur das 
Elementverhaltnis Th/U in den Meteoriten, da vom Isoto- 
penverhaltnis 235U/238U angenommen wurde, daB es in 
Meteoriten und irdischen Proben iibereinstimmt. Das 
Apollo-Programm hat in den letzten Jahren zu den Meteo- 
riten-Daten und irdischen Daten die Mond-Daten hinzu- 
gefiigt. 

BZFH[181 haben eine Reihe moglicher Modelle in Be- 
tracht gezogen; in einem davon wurde zeitlich gleichfor- 
mige r-ProzeR-Nucleosynthese und ein willkurliches Zeit- 
interval1 zwischen dem letzten r-ProzeR-Beitrag zum Mate- 
rial des solaren Nebels und dem AbschlieDen der Meteori- 
tensysteme angenommen. Der Wert Null fur dieses Zeitin- 
tervall bedeutet, daB die Erzeugung von Uran vor 18 Milli- 
arden Jahren begann. Wenn man annimmt, daR dieses 
Zeitintervall 0.5 Milliarden Jahre betrilgt, dann begann die 
Produktion vor 11.5 Milliarden Jahren. Diese Werte sind 
in bemerkenswerter, moglicherweise zufilliger Uberein- 
stimmung mit gegenwartigen Werten. 

An dieser Stelle sei hervorgehoben, daR die Nucleokos- 
mochronologie - rnit zusatzlichen Annahmen - eine Ab- 
schatzung fur das Alter des expandierenden Universums 
liefert, die vtillig unabhangig von den in der Astronomie 
beobachteten Rotverschiebungen ferner Galaxien ist. Die 
im letzten Satz angesprochenen Annahmen sind die, daB 
der r-ProzeR bald, weniger als eine Milliarde Jahre nach 
der Bildung der Galaxien, begann, und daR die Galaxis 
bald weniger als eine Milliarde Jahre nach dem Urknall, 
dem Ursprung des Universums, entstand. Addiert man 
etwa eine Milliarde Jahre bis zum Beginn der r-ProzeR- 
Nucleosynthese, erhtllt man einen unabhangigen, auf der 
Radioaktivitlt basierenden Wert fur das Alter oder fur die 
Zeit bis zum Ursprung des expandierenden Universums. 

In den letzten Jahren wurde vie1 uber Nucleokosmo- 
chronologie verlautbart. Auch ich bin in ijbung geblie- 

Fowler und Hoyle[llol fuhrten ein Modell der expo- 
nentiell abfallenden Nucleosynthese ein rnit der Zeitkon- 
stante irn negativen Exponenten als freiem Parameter, der 
durch die beobachteten Haufigkeitsverhaltnisse zusammen 
rnit der Dauer der Nucleosynthese bestimmt wurde. Setzt 
man die Zeitkonstante im Nenner des Exponenten gleich 
unendlich, erhalt man gleichftirmige Synthese. Wenn sie 
gleich Null gesetzt wird, erhiilt man eine einzige Spitze fur 
die Synthese. Mit zwei beobachteten Verhaltnissen kann 
man zwei freie Parameter in einem Modell bestimmen. 
Im Laufe der Jahre wurden die Verhaltnisse 1291/1271 
und 244Pu/238U rnit f(1291) =0.023. lo9 Jahre und 
f(z"Pu) = 0.1 17. lo9 Jahre der Nucleokosmochronologie 
hinzugefugt. Sie ermaglichten es, zwei zusatzliche Parame- 
ter zu bestimmen, und zwar das Zeitintervall, das vorher 
von B2FH"" diskutiert wurde, und den Bruchteil der r- 
ProzeR-Nucleosynthese, der in der letzten schwachen 
Spitze am Ende der exponentiellen Zeitabhangigkeit er- 
zeugt wurde. 

Verfeinerte Modelle der galaktischen Evolution wurden 
von Tinsley[llll eingefiihrt. Eine Methode, um das mittlere 
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Alter des nuclearen Chronometers zum Zeitpunkt der Bil- 
dung des Sonnensystems modellunabhangig zu bestim- 
men, haben Schramm und Wasserburg11121 entwickelt. Bei 
dieser Methode ergibt sich fiir das mittlere Alter die Half- 
te, wenn man von gleichformiger Synthese ausgeht, und 
die tatsachliche Zeit fur die Nucleosynthese in einer einzi- 
gen Spitze. Daraus folgt, daB man die Zeit bis zum Anfang 
der Nucleosynthese auch in stark unterschiedlichen Mo- 
dellen nicht genauer als innerhalb eines Faktors zwei be- 
stimmen kann, weil die Nucleosynthese zeitabhhgig ist. 
Einen Uberblick iiber diese Entwicklungen gibt 
S~hramrn['~'~. 

Die neuesten Rechnungen stammen von Thielemann, 
Metzinger und Klapd~r["'~.  Ihre Ergebnisse sind in Abbil- 
dung 28 gezeigt, die F.-K. Thielemann hergestellt und auf- 
grund seiner neuesten Rechnungen iiberarbeitet hat. Die 
Spitze fur die prilsolare Produktion und die Zeit ihres Auf- 
tretens, bevor die Meteoriten zu geschlossenen Systemen 
wurden, hangen hauptsachlich von den Minutenglbern 
'291 und '"Pu ab. Die bionenglaser 232Th/238U und 235U/ 
""U deuten an, daB r-ProzeD-Nucleosynthese in der Gala- 
xis gemaB [1131 vor 17.9 Milliarden Jahren mit Unsicherhei- 
ten von + 2  und -4 Milliarden Jahren begann. Diesen 
Wert kann man rnit meinem Wert von 10.5 k 2.3 Milliarden 
Jahren vergleichen['Ogl. Die Eingangsdaten fur die Produk- 
tion und die Endhaufigkeitsverhlltnisse haben sich gean- 
de~ t ' ' ' ~~ !  Thielemann und ich sind dabei, den neuen Wert 
fur die Dauer nochmals zu berechnen. Wir legen eine an- 
ftingliche Spitze in der galaktischen Synthese, gefolgt von 
einer gleichformigen Synthese, zugrunde. 

I I 
-2eit (lo9 John) 

t .  
Golaxis 

1 t 
Sannen- Gegenwart 
system 

Abb. 28. Haufigkeitsvcrhtlltnissc for 232Th/u8U und fur 23sU/238U, eneugt 
durch theoretische r-Roze0-Nucleosynthcse wahrend der Lebensdauer der 
Galaxis, bevor sich das Sonnensystem bildctc (aus Thielemnnn. Mefzinger 
und Klapdor [113]). Die frcicn Zerfalle wihrend der Lebensdauer des Son- 
nensystems zu den heute erreichten Wenen filr diese Vcrhaltnisse (='Th/ 
2"U)0=3.75 und (u5U/u8U)0-7.26. lo-' sind cbcnfalls gezeigt. Die Ro- 
duktionsverhaltnisse far jedes r-Roze0-Ereignis wurdcn zu 1.39 fur u2Th/ 
2J8U und EU 1.24 mr 235U/238U berechnet. Man vergleiche Abb. 28 mit Abb. 
10 im ersten Zitat in (1091. 

In ['"] wird darauf hingewiesen, daO das Alter des ex- 
pandierenden Universums 19 Milliarden plus oder minus 
einige Milliarden Jahre betriigt. Dies kann rnit der Hubble- 

Zeit oder dem Kehrwert der Hubble-Konstante, den Sun- 
dage und Tammann[1'41 zu 19.5 f 3 Milliarden Jahre be- 
stimmten, verglichen werden. Die Hubble-Zeit ist jedoch 
dem Alter des expandierenden Universums nur gleich fur 
ein vollkommen offenes Universum mit einer mittleren 
Massendichte, die viel kleiner als die kritische Dichte fur 
ein geschlossenes Universum ist; diese kann aus dem Wert 
der gerade angegebenen Hubble-Zeit zu 7.  g cm-3 
berechnet werden. Es wurde abgeschatzt, daD die beobach- 
tete sichtbare Materie in den Galaxien zehn Prozent dieses 
Wertes ausmacht, was das Alter des Universums auf 16.5 
Milliarden Jahre reduziert. Unsichtbare Materie wie Neu- 
trinos, Schwarze Locher etc. kannte zu den Gravitations- 
kraften beitragen, welche die Geschwindigkeit der Expan- 
sion herabsetzen, und konnte daher das Alter auf die der 
kritischen Dichte entsprechenden 11.1 Milliarden Jahre 
verringern. Wenn die Expansionsgeschwindigkeit in der 
Vergangenheit groBer war, ist die bis zum jetzt erreichten 
Radius verflossene Zeit des Universums entsprechend kur- 
zer. Mehr noch, es gibt Autoren, die fur die Hubble-Zeit 
Werte erhalten, die ungefahr halb so groB wie die von San- 
dage und Tarnmann1"41 sind, van den Bergh["'I hat dariiber 
zusammenfassend berichtet. An allen Fronten gibt es viel 
zu tun! 

Eine vollstilndig unabhangige nucleare Chronologie mit 
radiogenem 1870s, das wahrend der galaktischen Nucleo- 
synthese durch Zerfall von lS7Re (t=65. lo9 Jahre) eneugt 
wurde, ist von Clayton[1161 vorgeschlagen worden. 
S~hramm~'~'' diskutiert noch weitere chronometrische Paa- 
re. Claytons Vorschlag involviert den s-ProzeB, obwohl 
'"'Re im r-ProzeB produziert wurde, und erfordert, daB die 
Haufigkeit von "'Re, dem Mutterkern, rnit der des Toch- 
terkerns ' " ' 0 s  verglichen wird, nachdem der ,,nur-s"-Pro- 
duktionsanteil des Tochterkerns von dessen Haufigkeit im 
Sonnensystem abgezogen wurde. Dazu muBte der Neutro- 
neneinfangquerschnitt von " ' 0 s  mit dem seines benach- 
barten ,,nur-s"-Isotops 1860s verglichen werden, das kei- 
nen langlebigen, radioaktiven Vorlaufer hat; auBerdem 
wurde die Regel No= konstant auf den s-ProzeB angewen- 
det. 

Fowler["71 streute Sand ins Getriebe, indem er darauf 
hinwies, daB ' 870s  einen tiefliegenden angeregten Zustand 
bei 9.75 keV hat, der praktisch bei kT=30 keV, was der fur 
den s-ProzeB iiblicherweise angenommenen Temperatur 
T= 3.5.10" K entspricht, vollstandig bevolkert ist. Dariiber 
hinaus hat dieser Zustand mit dem Spin J=3/2 das dop- 
pelte statistische Gewicht (2 J+  1) wie der Grundzustand 
rnit dem Spin J=  1/2. Messungen des Neutroneneinfang- 
querschnitts im Grundzustand liefern nur ein Drittel des- 
sen, was man wissen miiBte. 

All dies hat zu einer Sene schoner und schwieriger Mes- 
sungen von neutroneninduzierten Reaktionen an den Os- 
mium-Isotopen gefuhrt. Winters und Macklin['181 fanden, 
daD das iiber die Maxwell-Boltzmann-Verteilung gemit- 
telte Verhaltnis der im Laboratorium erhaltenen Grundzu- 
standswirkungsquerschnitte fiir 1s60s(n,y) und 1870s(n,y) 
bei kT-  30 keV 0.478 & 0.022 betragt mit einer schwachen 
Temperaturabhangigkeit. Dieses Verhaltnis muB mit einem 
theoretischen Faktor multipliziert werden, um den Is7Os- 
Wirkungsquerschnitt im Nenner des Wirkungsquer- 
schnittsverhtiltnisses fur den seines angeregten Zustands 
zu korrigieren. Je gr6Ber der theoretische Einfang von 
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le70s im angeregten Zustand ist, desto kleiner ist dieser 
Faktor. Woosley und Fowler[1191 benutzten die Hauser- 
Feshbach-Theorie, um Abschatzungen fur diesen Faktor 
im Bereich 0.8 bis 1.1 anzugeben, was uns wenig trostet in 
Anbetracht der Tatsache, daB der Faktor mit einer Zahl 
multipliziert wird, die etwa ebenso grol3 wie die Zahl ist, 
von der sie abgezogen werden mulj. Diese Faktoren lassen 
sich in eine Zeit fur den Anfang des r-Prozesses in der Ga- 
laxis im Bereich von 14 bis 19 Milliarden Jahren uberset- 
Zen. Aus Verzweiflung habe ich privat vorgeschlagen, daB 
inelastische Neutronenstreuung am Grundzustand von 
Is7Os, die zu seinem angeregten Zustand bei 9.75 keV 
fiihrt, Informationen uber die Eigenschaften des angereg- 
ten Zustands liefern konnte. Macklin et a1.~'201 und Hersh- 
berger et al.['2'] bestimmten diese Querschnitte fur inelasti- 
sche Neutronenstreuung. Die Ergebnisse stutzen den nied- 
rigen Wert des Faktors von Woosley und Fowler["91 und er- 
geben daher einen grol3eren Wert fur den Zeitpunkt des 
Beginns der r-ProzeB-Nucleosynthese im Bereich von 18 
bis 20 Milliarden Jahre. Es mulj zugegeben werden, daB 
dieser Wert rnit dem neuesten Wert der Th/U-Nucleokos- 
mochronologie ubereinstimmt. 

Wiederum aus Verzweiflung habe ich privat vorgeschla- 
gen, daB Messungen des Neutroneneinfangquerschnitts an 
lS9Os hilfreich waren. Der Grundzustand von lS9Os hat 
denselben Spin und dieselben Nilsson-Quantenzahlen wie 
der angeregte Zustand von IB7Os und einen angeregten Zu- 
stand, der dem Grundzustand von IB7Os entspricht. Mes- 
sungen von Browne und Berman[1221 stehen zur Verfugung, 
werden aber noch vom Oak Ridge National Laboratory, 
von der Denison University und von der University von 
Kentucky in Zusammenarbeit uberpriift. 

Es ist wohl klar, daO die Lebensdauer von IS7Re direkt 
in die zur Diskussion stehenden Rechnungen eingeht. Es 
gab in der Vergangenheit einige Diskrepanzen zwischen 
geochemisch gemessenen Lebensdauern und denen, die di- 
rekt durch Zahlen der vom 2.6keV-Zerfall von 
'87Re(e-v)'s70s emittierten Elektronen bestimmt wurden. 
uber die direkte Messung erhalt man nur die Lebensdauer 
fiir Elektronenemission ins Kontinuum, wahrend die Geo- 
chemie sowohl die Elektronenemission ins Kontinuum als 
auch zu gebundenen Zustanden in ""OS liefert. Die ge- 
samte Angelegenheit ist rnit betrachtlichen theoretischen 
Details von Williams, Fowler und Ko~nin['~'] behandelt 
worden, die gefunden haben, daB der Zerfall in die gebun- 
denen Zustande vernachlassigbar ist und daB die direkten 
Messungen von Payne und D r e ~ e r ~ ' ~ ~ ] ,  die rnit den geoche- 
mischen Messungen von Hirt et al.[1251 ubereinstimmen, 
korrekt sind. 

Es gibt noch das beunruhigende Problem einer mogli- 
chen Reduktion der effektiven Lebensdauer von Is7Re in 
galaktischer Umgebung. Das Is7Re, welches zum Material 
des interstellaren Mediums gehort, aus dem neue Sterne 
gebildet werden, wird durch den s-ProzeB (,,astration") 
zerstort und durch den r-Prozel3 erzeugt. Dies verringert 
die effektive Lebensdauer von lB7Re und alle chronometri- 
schen Zeiten, die auf der Re/Os-Chronologie basieren. 
Dieses Problem wurde von Yokoi, Takahashi und Ar- 
nould['261 im Detail diskutiert. Die bis zum Anfang der r- 
ProzeB-Nucleosynthese zuriickliegende Zeit konnte sich 
bis auf 12 Milliarden Jahre verringern. Dieser letzte Ab- 
schnitt vor der Zusammenfassung sol1 nicht beendet wer- 

den, ohne auf betrschtliche Unsicherheiten in der Nucleo- 
kosmochronologie hinzuweisen; auch hier gibt es, wie in 
der gesamten Nuclearen Astrophysik, in den kommenden 
Jahren vie1 aufregende experimentelle und theoretische 
Arbeit zu tun. Amen! 

XIII. Zusammenfassung 

Trotz all der vergangenen und gegenwartigen experi- 
mentellen und theoretischen Forschungen in der Nuclea- 
ren Astrophysik, die ich gerade geschildert habe, wurde 
das letzte Ziel auf diesem Gebiet nicht erreicht. Hoyles 
groBartiges Konzept der Elementsynthese in den Sternen 
wird so lange nicht wirklich gesichert sein, bis wir nicht ein 
tieferes und genaueres Verstandnis vieler nuclearer Pro- 
zesse gewonnen haben, die in astrophysikalischen Umge- 
bungen ablaufen. Harte Arbeit erfordern auch in Zukunft 
alle Aspekte des Cyclus: Experiment, Theorie, Beobach- 
tung. Es geht nicht darum, nur noch Details hinzuzufugen. 
In jedem Teil des Cyclus gibt es Puzzles und Probleme, 
welche die grundlegenden Ideen zur Nucleosynthese in 
den Sternen in Frage stellen konnten. Kein Grund zur 
Sorge - das ist es, was das Gebiet lebendig halt, aufregend 
und vergnuglich! Es ist fur mich eine Quelle groBer Ge- 
nugtuung, dab das Kellogg Laboratory weiterhin eine fiih- 
rende Rolle in der experimentellen und theoretischen 
Astrophysik spielt. 

Und nun erlauben Sie mir, zum SchluB meines Vortrags 
einen letzten Gedanken mitzuteilen. Mein Hauptthema 
war, daB alle schweren Elemente von Kohlenstoff bis Uran 
in den Sternen synthetisiert wurden. Lassen Sie mich 
daran erinnern, daB Ihre Korper zum groBten Teil aus die- 
sen Elementen bestehen. Abgesehen vom Wasserstoff be- 
stehen Sie zu 65 Prozent aus Sauerstoff und zu 18 Prozent 
aus Kohlenstoff mit kleineren Anteilen an Stickstoff, Na- 
trium, Magnesium, Phosphor, Schwefel, Chlor, Kalium, 
Calcium und Spuren von noch schwereren Elementen. Da- 
her kann man sagen, daf3 Sie und Ihr Nachbar und ich, je- 
der einzelne von uns und wir alle zusammen wirklich und 
wartlich ein klein wenig Sternenstaub sind. 

Charles Christian Lauritsen lehrte mich einen schwedi- 
schen Trinkspruch. Ich schliel3e rnit diesem Trinkspruch 
auf meine schwedischen Freunde: ,,Din skH1, min skH1, alla 
vackra flickor skH1. SkHl!" 

Meine Untersuchungen auf dem Gebiet der Nuclearen 
Astrophysik schlossen die Zusammenarbeit im Team mit vie- 
len Forschern ein. Besonders dankbar bin ich Fay Ajzenberg- 
Selove. Jean Audouze, C. A. Barnes, E. M. Burbidge. G .  R .  
Burbidge, G. R .  Caughlan, R. F. Christy, D. D. Clayton, G. 
M. Fuller, J. L. Greenstein, Fred Hoyle, Jean Humbler. R .  
W. Kavanagh, S .  E.  Koonin, C. C. Lauritsen, Thomas Lau- 
ritsen, D. N. Schramm, T. A. Tombrello, R .  V. Wagoner, G. 
J .  Wasserburg, Ward Whaling, S .  E. Woosley und B. A. 
Zimmennan. Fur Hive und hivreiche Zusammenarbeit bei 
allen Aspekten meiner wissenschaftlichen Arbeit, speziell bei 
der Vorbereitung von Verorentlichungen, danke ich Evaline 
Gibbs, Jan Rasmussen. Kim Stapp, Marty Watson und Eli- 
zabeth Wood. Die jahrelange Vnterstutzung meiner For- 
schungen durch das Office of Naval Research (1946-1970) 
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und durch die National Science Foundation (ab 1968) sei 
dankbar anerkannr. 

Eingegangen am 27. Februar 1984 [A 5061 
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