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24. Zentrales Heliumbrennen und spétere Entwicklungsphasen

D Mit der Erreichung des zentralen Heliumbrennens hat ein Stem bereits
80-90% seiner Lebenserwortung als nuklear brennender Stern hinter sich.
Nach dem zentrolen Heliumbrennen beschleunigt sich die Entwicklung rapide.

24.1. Zentrales Heliumbrennen

P Einige wichtige Eigenschaften von Sternen mit zentralem He- Brennen
hdngen von der Masse ab. Machen daher Fallunterscheidung:

a) Sterne mit M> 10 Mg erreichen das He—Brennen bevor sie zur HL
gelangen.
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b) Sterne mit 5Mo$ M€ 15Mg machen widhrend des zentr. He-Brennens
Schleifen im HRD, die von der HL nach links und wieder zuriick zur HL
fihren. Beginn des zentr. He-Brennens an der HL (bei Punkt E, val.
dazu die Entwicklung des 5Mg— und des 7My-Sterns )
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P Sterne im Cepheiden-Streifen sind instabil log Tegs (K)
gegen radiale Schwingungen Entwicklung mit X=0.602,Z=0.044
periodische Anderung von R,L,Te E = Beginn des zentr. He-Brennens

~~ variable Sterne. Voriabilitat ist
beobachtbar (Prototyp : & Cephei )
Leicht zu bestimmen : Die Schwingungsperiode P

D Fir & Cephei-Steme 3 Perioden - Leuchtkraft-Beziehung
~ Beobachtete Periode + P-L-Bezichung == Entfernung

P Cepheiden sind wichtige Entfernungsindikatoren . Sie sind absolut sehr
hell und konnen noch in den nachsten Galaxienhaufen beobachtet werden.
~> Etablierung der extragalaktischen Entfernungsskala (Hubble,1925)

Die Perioden- Leuchtkroft - Beziehung : Wie kommt sie zustande 2

- ganz grob gilt fir die Leuchtkraft im Cepheiden-Streifen: L~ M, ot x 4
~Lage des Cepheiden-Streifens ~ parallel zur HL. > logL ~ -12 log Tegs
~ logR = "EloQL - 2log Tegr + const. = %logl_ + const. = .2?0‘-!09 M . const.

. — /2 -
— Pulsationsperiode P ~ Cp ~ g‘”" ~ R IzM fa
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~ logP = (1_%) logL 4const. : Perioden- Leuchtkraft- Beziehung

Entwicklung wihrend des zentr. He-Brennens: Da V, =~ 20---40
~ konvektiver Kern . Heisses (blaues) Ende der Schleife wird erreicht,
wenn der Kern fast leergebrannt ist. Danach Kontraktion des Kems und

Expansion der Hiille (Spiegelungsprinzip) - Entwicklung zur HL zurick
(Vgl. dozu die Entwicklung des SMg und 7Mgy- Sterns).

¢) Stere mit 2.5Mg £ M& 5Mg haben ebenfalls einen konvektiven Kern und
bleiben wahrend des ganzen zentr. He-Brennens ander HL

d) Sterne mit 0.5Mo £ M£ 2.5M_ erreichen das zentr. He-Brennen via den
He- Flash (-~ Entwicklung eines Sterns von 1.3Mp )

Ob diese Sterne wahrend des zentr. He-Brennens on der HL slehen oder auf
dem sog. Honizontalast, hingt ab von Z und der relativen Hiillenmasse
MH/M = 1. Mc/M , wobei M_V Sterne gleich der He-Flash-Masse = 0.45Mq

ist. Je geringer Z und je geringer Mu/M , desto starker ist die Tendenz
von der HL wegzugehen.

D Bei Kugelsternhaufen : Z klein (~10%-10")  grosses Alter (210%)

~ M klein (= 0.8Mg) —~ Mu/M ist klein
~ zentr. He- Brennen ouf dem Horizontalast ( links von der HL)

D Sterne der Pop.I haben rel. hohes Z (= 10°2), sind rel. jung und

haben (in der Mehrzahl) M > 0.8Mg ~~ Mu/M ist grosser
- zentr. He- Brennen onder HL

24.2.. Entwicklung nach dem zentralen Heliumbrennen

Die weitere Entwicklung hangt nun davon ab,ob der Kern bei der Kontraktion
" nach dem zentr. He- Brennen entartet oder nicht. Missen doher wieder
eine Fallunterscheidung machen :




a) massereiche Sterne : M2 8-10 Mg : 244

D keine Entartung des Zentralgebiets

~ Einleitung des nachsten Brennens , des
C- Brennens , danach der hdheren
Brennen (Ne- ,0- und Si- Brennen)

D Der Stern entwickelt eine Zwiebel-
schalenstruktur

» Am Ende dieser Entwicklung steht ein
Fe-Ni-Kern mit M 2 Mg, . Damit ist
dort das Kernenergiereservoir erschépft

-~ Kontraktion des Fe-Ni-Kemns: — Abkithlung durch Neutrinoverluste
(inverse B-Zerfalle, Plasma-Neutrinos , Foarvernichtungsneutrinos) und
Photodesintegrationsreaktionen (endotherm) — Druckverlust (P, V,F ¥

durch Abkihlung, P ¥ durch e -Einfange ) — Kollops des Kems mit
Th,~1s = Supernovaexplosion

D Zeitskala der Entwicklung nach dem zentr. C-Brennen ist sehr kurz,
typisch & 102a , d.i. kirzer ols die therm. Zeitskala der Hulle .

~ L und Tegs , d.h. die Position im HRD, dndern sich praktisch nicht mehr.
(vgl. dazu die Entwicklungswege der Sterne mit M=9Mg, 15Mg, 30Mg und
60Mg in 24.1)

b) Sterne mittlerer und kleiner Masse : M £ 8-10 M :

P Entartung des Zentralgebiets

~ Einleitung des ndchsten nuklearen Brennens ist domit (vorerst) verhindert

Zur Tllustration der weiteren Entwicklung vgl. die Ergebnisse numerischer
Rechnungen fir den SMg- und den 7Mg-Stern:

Gegen Ende des zentr. He-Brennens (Punkt @) : Aushildung einer He-Schalen-
quelle , Kontroktion des Kerns.
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— solonge die He-Scholenquelle noch schwach : Kernkontraktion ~~ Expansion der
Hulle (Spiegelungsprinzip) ~ Entwicklung in Richtung HL

— sobald die He-Schalenquelle voll entwickelt : Kernkontraktion ~ Expansion des
Bereichs zwischen den Schalenquellen , Kontraktion der Hille (Spiegelungs-
prinzip ) ~~ Entwicklung weg von der HL ~~ 2. Schleife (ab Punkt G)

— Durch Expansion des Gebiets zwischen den Schalenquellen : Temperatur am
Ort der H-Schalenquelle nimmt ab ~ H-Schalenquelle wird schwicher —~
Umkehr der Schleifenbewegung (Punkt H) » Entwicklung zur HL

— He-Schalenquelle dominiert , C-0-Kern wéichst in M , schrumpft in R —~
Expansion der Hillle (Spiegelungsprinzip) — Erloschen der H-Schalen -
quelle (Punkt K). Aussere Konvektionszone dringt in ehemols H-brennendes

Gebiet vor ~~ Mischung der Nukleosyntheseprodukte in der Hiille , Anreicherung
mit He (und ™N qus dem CNO-Brennen )

D N.B. Die 2.Schleife tritt nicht in allen Rechnungen auf. Ihr Auftreten hingt
von vielen Details ab , so z.B. von X, , vom genauen Verlouf X(M,), von
der Masse des Kerns ect. Die 2. Schleife tritt nicht auf, wenn die

H-Schalenquelle bereits bei der Hullenexpansion (von Punkt F zur HL)
erlischt,

P Die weitere Entwicklung hiingt empfindlich davon ab, ob die Neutrinoverluste
beriicksichtigt werden oder nicht .

Entwicklung ohne v-Verluste fiihrt zur Ziindung des C-Brennens

unter entarteten Bedingungen —~ C—Flash (bei rel. geringer Entartung
wie beim Bsp. des SMp-Sterns , wo M = 0.9Mg , °F, = 8) oder
C-Detonation / Deflagration (wenn <t >>1)

Entwicklung mit v- Verlusten —» Thermische Fulse

—He-Schalenquelle wandert nach aussen ~ gelangt immer néher an die
H-reiche Hulle >~ T 4 bis H- Schalenquelle wieder ziindet .

~Mee? ~ RV und P4, T. ¥ wegen v-Verlusten
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~ Stern mit entartetem CO-Kern und 2 Schalenquellen (K- und He) 2

» Die Schalenquellen brennen in ~ konstantem AM, = M (H~He) - M, (He-=C)
~ 10 *Mo nach aussen. Da M (H+He) ~ M (He-C,0) ist
L(H>He)/L (He=C,0) = Q.(H+He)/Q (He+C,0) ~ 9:1 .

D Je grosser M. , desto diinner (in r und M, ) die Schalenquellen .
Wegen V. = 13-15 und ¥, =~ 20-#0 ist die He-Scholenquele
immer dunner als die H-Schalenquelle

~ Die He- Schalenquelle wird zuerst instabil gegen thermische Pulse

Thermische Pulse

Wichtige Eigenschaften (hdngen von M, ab):

Pulsdauer ‘C’Pz 10-400 Jahre | (3Tp/3Mc) <O

Douer zwischen zwei Pulsen T, ~ 40%-10* Jahre , (BT _ /oM ) <0

Stirke der Pulse wachst mit M.

D Schwierigkeiten mit den thermischen Pulsen

- élr;lrdt & M-Mc & Tpp KT .~ 3 sehrviele Pulse
- T,=T,, - komekte Beschreibung erfordert zeitabh. Konvektions-
theorie  ( gibt es nicht in brauchbarer Form)

— 3 Mischprozesse zwischen den Schalenquellenbereichen und der Hulle
(oder auch nicht , abhdngig won Details , u.a. von der Konvektionstheorie)

— Zahl der Zeitschritte pro Puls >> 1 -~ Zahl der Modelle firr ganze
Entwicklung T, /at X 405 --- 106
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IT1) Der Kohlenstoff-Flash

Nach R.
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Abb. 2. Zeitliche Verinderungen im Sterninnern: gezeichnet ist Af,/Af Gber dem Alier des Sterps.
»Wolkige' Gebicte entsprechen Konvektionszonen. Gebiete, in denen die nukleare Energicerzeugung
10* erg g~* sec™* Qbersteigt, sind schraffiert. Die wasserstoffbrennende Schalenguelle (rechts oben)
ist so dinn, daB sie nur als gestrichelte Linie erscheint. Punktiert sind die Gebiete, in denen der
Heliumgehalt ¥ bzw. der Kohlenstoffigehalt X'¢ nach innen abnehmen. (Als Grenzen des engpunk-
tierten Gebietes wurden die Stellen gewihlt, an denen sich der Kohlenstofigehalt um 0.01 von der
Anfangschemie unterscheidet bzw. wo der Heliumgehalt 0.01 ist. Entsprechendes gilt fiir die Grenze
des weitpunktierten Gebietes.) Der Buchstabe M gibt eine Zuordnung zu der entsprechenden Stelle
des Entwicklungsweges in Abb. 1
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gerechnet:
~ C-Flash !

ii:n H.;-.R;Dia‘gi'amrn. Einige markante Punkte des Entwicklungsweges

Abb. 1. Der Entwicklungsweg

_ sind mit groBen Buchstaben (K, L, M) gekennzeichnet. (Der nicht gekennzeichnete Punkt zwischen L

und M gibt das Ende der Rechnungen an.) Die genauen Koordinaten und das zugehdrige Alter der

Modelle entnehme man Tabelle 1. Die Skizze rechts unten zeigt den Zusammenhang mit den in Teil IV

dieser Reihe publizierten Rechnungen; zwischen A und L wurde der Entwicklungsweg aufgefichert,
: um die Richtung der Entwicklung zu verdeutlichen
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Abb. 2. Zentrulwerte von Dichte und Temperatur wiihrend der Entwicklung. IMe angeschriebencen
Modelluugnmern geben die Zuordnung zu Tabelle 1. Gestrichelt gezelehnet st der Verlauf, der sleh
vhne Berlicksichtigung der Neatrinoverluste ergub (s, bel K'U'W V'; der steile Ansticg dieser Kurve er-

folgte belin Kohlenstot!=Flash)
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ITI) Entwicklung mit Neutrinoverlusten und thermische Pulse der
Helium-Schalenquelle

Nach A. Weigert:1966, Zeitschrift fiUr Astrophysik 64, 395-425
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Fig. 8. The thermal pulses. In regular intervals the energy production of the helium burning
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this convective shell.
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- M=2,5 Mg= const. |
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Fig. 1. Thermal pulses of a 2.5 Mg star followed from the base of the AGB to the onset of the luminosity
runaway (sequ. 10 of Tab. 1). : .

(Wagenhuber, J., Weiss, A.: 1994, AzA 290, 807 )

M= 2.5M = const. .
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Fig. 2. The helium shell luminosity Ly, for the first 43 pulses of the same sequence as in Fig. 1. For
the first 20 pulses of this sequence, the GM method has been used. At (1), due to lack of convergence
causing ever decreasing time steps an artificial Ly.-peak was initiated. It disappeared as soon as more
grid points were inserted and the time step raised manually. From the pulse marked (2) on the CM
algorithm was used. The maximum helium luminosity is enhanced by a factor of about 2. The number
of grid points during the flash prior to (2) was 2500, whereas the new algorithm got along with about
2300 in spite of the better resolution.

(Wagenhuber, J., Weiss, A.: 199%, A2 A 286, 121)
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24 3 Die Kernmasse - Leuchtkraft - Beziehung_

D Aus Resultaten numerischer Rechnungen obgeleitete Beziehung:

Fir Gleichgewichtsmodelle gilt in sehr guter Niherung
L= f(Mc) und (3InL/alnM), =0 , M.= Masse des entarteten Kerns
c

D theoretisch nur zum Teil verstanden, warum das so ist .

D L=f(Mo) gilt auch in guter Ndherung fiir Sterne in der Phase der
thermischen Pulse im Mittel iiber einen Pulszyklus

a) Kemmasse - Leuchtkraft- Beziehung fir kleine Kernmassen (M.£ O.SMO)_

Fonden in 23.4 mit Hilfe der Schalenquellen - Homologie

L e M: , V=8

‘ unabhdngig von M.

Die Schalenquellen-Homologie in 234 gilt, solange Pr/P « 1. Sie gilt
in der Form nicht mehr, sobald der Strahlungsdruck wichtig wird . Da
Pr/P 4, wenn M,*, — ab einem best. M, (x~ 0.5Mp) wird die
Kemmasse — Leuchtkraft - Beziehung durch P, verandert.

b) Die Eddington — Leuchtkraft :
Betrachten zuerst den Grenzfall PP, , R/P &1

~ Px Pr == %T"’ o i:iaTsﬁ‘I )

dr 3 dr | ) _ L, = 4TGcMr
Hydrostaﬁsches Gleichgewicht : dP = _ GMr S } I -
dr re X
Le Eddingtonleucht -
Strahlungstransport . dT __329 Lr kraft

dr kacT3 kir2)

" Bedeutung von Lg : Wenn Ly >Lg -~ g.>q - T 40 , kein hydrostat.
Gleichgewicht méglich !
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D Le ist die grosste Leuchtkraft, die ein hydrostatisch geschichteter Stern
(durch Strahlung) transportieren kann.

Abschatzung: Setzen &= s (Elektronenstreuung) , qute Naherung
| fur gosseT und nicht zu hohes Q.

_ 4TGeMr . 6.4 10* Mr\ 1
- LE— &esr - N Le("o) 1+ X

¢) Kernmasse - Leuchtkraft - Beziehung fiir gosse Kemmassen (Mc2 0.5Mo)
Ohne Strahlungsdruck : L(M,) ~ M: log(L/Lo)

~ Fr MC)Mcﬁt : L(Mc)éLE o
Wenn P=P. , R, <«P (und T hinreichend +0
gross) » Q=0 - SNNSTV Y. =

0.6

D Die Energieerzeugung in der Schalenquelle 0.4

wird durch P. requliert und sattigt be 0.2

L £ Lg . D.h. fiir hinreichend grosses 0'0
> 1M . 0 I ] ] ] .

Me (® 1Mg) wird ~06-04-02 0.0 02

P. kann in einer verallgemeinerten Schalenquellen-Homologie beriicksichtigt
werden. ~ Allgemeine L (Mc)-Beziehung (Kippenhahn, 1980) .
Numerische Rechnungen von Weiss (4983).

P Dadiese Sterne an der HL liegen  ist L~ R®~ 3 Kemmasse - Radius -

Beziehung :
30 T T T T
log .|l§_ i i
20 L V>
i 23
10 | =2
I 1
0.0 0 1 | | ]
-1.0 -08 -0.6 -04-02 0.0 -08 -06 -04-02 00 12

log (Mc/Mo) log (Mc/Mo)
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25. Endstadien der Sternentwicklung_

P Sternentwicklung :  Entwicklung zu immer grésserem @ .

(Vgl. dozu die Entwicklung im ¢z T.- Diagromm , Abschnitt 22).

- Erwarten als Endstadium dieser Entwicklung einen entarteten Stern,

dessen Temperatur zur Erreichung des ndchsten nuklearen Brennens
zu niedrig ist. Einleitung des nachsten Brennens iiber dos Flash-

Phanomen setzt eine Schalenquelle voraus , so dass mit M.> 0 ouch
Ts 4 (vgl. dazu 23.%4).

~ Endpunkt der Entwicklung:

entweder die Schalenquelle erlischt bevor das niéichste Brennen ziindet,

oder wenn Mg > M,y —~ Kollaps des Kerns —» Supernova .

D Definition : Endstadium der Sterentwicklung = Zustand , in dem ein

Stern keine Maglichkeit mehr hat, Energie durch thermo-
nukleare Fusion zu erzeugen.

- konnen damit 3 mogliche Endstadien identifizieren : Weisse Zwerge
Neutronensterne und Schwarze Ladcher.

25.1. Weisse Zwerge

Grinde, warum Weisse Zwerge ols Endstadien der Sternentwicklung angesehen
werden :

a) Weisse Zwerge haben keine nuklearen Energiequellen mehr (= Abschn.48)
(Leuchtkraft aus Abkihlung des Ionengases).

b) Weisse Zwerge werden beobachtet . Trotz geringer Leuchtkroft kennt
man viele davon (~ 1500 - 2000 in der Sonnenumgebung ).

Struktur und Entwicklung von Weissen Zwergen ist gut bekannt.

P Entstehung von Weissen Zwergen ist weniger qut bekannt .
Folgende Griinde sind dafiir zu nennen :
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) Weisse Zwerge konnen erst nach dem zentralen Wasserstoffbrennen
entstehen. (T, 106K | nukleares Brennen ist instabil )

b) Entwicklung nach dem log L
zentralen H-Brennen
fihrt im HRD nach rechts
oben. Weisse Zwerge
stehen im HRD links unten.
Da es dort ausser Weissen
Zwergen keine gnderen Steme
gibt, muss es eine schnelle
Entwicklungsphase geben, die
den Stern im HRD von rechts
oben nach links unten fiihrt . Die Entwicklung muss schnell sein , da man
auf diesem Weg proktisch keine Sterne findet

c) Die mittlere Masse von Weissen Zwergen

< MWZ > P~ (0o6 - 4 0.1) MO e weissezwerge

Ty fir M= 0.6Mgy ist aber grisser als das

Alter des Universums. ZPN

P Aus b) und ¢) folgt:
Weisse Zwerge missen aus ehemals 1N T .
massereicheren Sternen entstanden sein, | 0'* 06 08 10 M;
die sich schneller entwickelt haben und dabei
einen Teil threr Masse (Hille) irgendwie verloren haben miissen
(z.B. durch Abwurf eines Plonetarischen Nebels am asymptotischen
Riesenast )

Die Beziehung zwischen Anfangsmasse M; und der Endmasse Mg(Mi)

kann man durch Beobachtung von Weissen Zwergen in offenen Stemhaufen
bestimmen.




Methode

HRD ( FHD) eines offenen Haufens Mcu_ /!q o
-~ Alter | M__= Masse derjenigen M36
. 0~ 1.0 L s

Sterne die gerade die HR verlassen Me A ]
(sog. turn off mass) Mo | /+’ Plejoden

o 05L-1-- '| EG29 -
A~ M g M'ro fir die Weissen 4o &rip Hyaden
Zwerge dieses Haufens 0.0

Lage der Weissen Zwerge im HRD Mi/Mg
liefert L . Mit Abkuhlungstheorie

~ Alter des Weissen Zwergs ~ obere Grenze fir M; : M;pg,

Bestimmung von M_ =M, : Spektroskopisch ous Teg , logg und der
theoretischen M-R-Beziehung

P Da auch sehr junge Sternhaufen bereits Weisse Zwerge enthalten, muss

man Schliessen , dass auch relativ massereiche Sterne Weisse Zwerge
werden konnen. Zur Zeit bester Wert fir Mgyt :

E“—”‘t==mx (Mi) = M; (M= Mc")_= (8£2)M,

D Entstehung won Weissen Zwergen kann nur durch Sternentwicklung mit
veranderlicher Masse verstonden werden. (= Kapitel V1)

D Weisse Zwerge werden auch als Komponenten von engen Doppelsternen
beobachtet. Fiir die Entstehung dieser Weissen Zwerge ist der

Mechanismus bekannt . Wieder ist es eine Entwicklung mit verdnderlicher
Masse . (- Abschnitt 28 )
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95.2 Neutronensterne

Am Endpunkt der nuklearen Entwicklung von Sternen mit M%40Mg besteht
das Sternzentrum aus einem (nicht entarteten) Fe-Ni-Kern mit M % Mey-

Noch dem Ende des zentralen Si-Brennens : Kontraktion und Kishlung
(durch v-Verluste) des Kerns —~ Q_ 4 ~ Entartung.

P Wenn © % Q.= 101090173 : Beginn der Neutronisierung durch

e”-Einfdnge
p+te = n+ vy

» Die Umkehrreaktion n—>p+e +% wird durch die hohe Fermienergie
der Elektronen verhindert.

Folge der inversen B-Zerfille : ue 4, dh. M, ¥, dh.dieden

Entartungsdruck liefernden Elektronen verschwinden. » Weitere Kern-
kontraktion ,d.h. @4 , €. # —~ das Reaktionsgleichgewicht verschiebt
sich noch mehr auf die Seite der Neutronen. Sobald M_Z Mcy : Kollaps

des Kerns ,da P, < F, . ~~ Supemova.

Wann kommt der Kollaps zum Stillstand ¢  Erst wenn das Gas praktisch
vollstandig neutronisiert ist, kann sich ein hinreichend grosser Druck

aufbauen und zwar durch

a) Entartungsdruck der Neutronen (Fermionen, Spin ¥2, m=mp )

b) repulsive Kernkrafte. ( Kernkraft ist repulsiv, sobald der mittl. Abstand
der Nukleonen rs rox 107 %3cm , d.h. wenn ¢> 3 =~ 3m, Jyir3
x4 10™ gomi®)

D In Neutronensternen : wesentlicher Beitrag zum Druck kommt von den
Kernkraften.

Abschitzung_ der Dichte , bei der der Entartungsdruck allein das hydrost.
Gleichgewicht aufrecht erhalten kann. Druck eines nicht rel. entarteten

Neutronengases (vgl. 7%.4 und 14.5):
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8T p5
15m,h3 F

/3 h2 5 _ 4
> F= (8,) m3'3 , M, = Masse des Neutrons

_Nn_ 87T p3 = N
=V T 23TV

n=

Vergleichen nun das Druckgleichgewicht in einem Weissen Zwerg mit dem in
einem " Neutronenstern” :

. 2
Gravitationskraft _ 4 _ const. M:z = const. M3 ;3 Mp = Masse
DAUCRHrEHEE RuwzPe Ry Pr Rn = Radius
5 53 - " .
P, = const. Q%3  _onst._ A MRS des "Neutronensterns
memglg /ge5/3 m msls U W2 wz
5/3 -5
P =const. _S 3 _ const. 1_ M. /3R
P8 13 m8l3
5/3 5/ 8/3

s
~~ const. sz Ruz Me™M = const. Mna R,m,

Setzen Mp= Myz . Da die Konstanten links und rechts die gleichen sind
(Homologie ! , Polytropen mit n=23/2) , erhdlt man

Rn = Ry, (1e)(me )5/3 B o 1F 10 Ry, mit Me=2

n~

Da R,y = 10*km , folgt R, =~ 20km . Fur die mittlere Dichte folgt

S (Rn) =8, (M) ( ';)5;1;5 ~ 1910°5  mit u =2

Da g, = 10%geni 3, folgt g, = 2 10”gcm ~50% Kemmatenednchte

Sh

IIl

D Die "Chandrasekhar-Masse” eines Sterns, der durch ein rel. entartetes
Neutronengas gestitzt wird,ist Mg, , = 0.7 Mg

 Da Meyn < M, (e=2) = 14Mg , kommt der Kollops des Stemzentrums
erst zum Stlllstand wenn die Kemkrafte wesentlich werden , d.h.
wenn C > 410%° gcm3 ~ R =10 km
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P Zustandsgleichung fir ¢>¢ =3 10"geri® st nicht genau bekannt .
~ Innerer Aufbou und Grenzmasse von Neutronensternen Sind
weniger gut bekonnt als fiir Weisse Zwerge !

P Grenzmasse fiir Neutronensterne : Max (Mn) =~ 1.5-2.5 My

Beobachtungen von Neutronensternen

Neutronensterne entstehen als Folge von Supernovaexplosionen

Beleg : der Crab-Pulsar im Krebs-Nebel , Uberrest einer SN 1054 nCh.
der Vela—Pulsar , ebenfalls in einem Supernova-Uberrest

aber
D nicht jede Supernovaexplosion hinterlasst einen Neutronenstern

Pulsare sind schnell rotierende magnetisierte Neutronensterne . Sie heissen
so, weil sie ein periodisches Radiosignal (Leuchtturmeffekt) ausstrahlen
dos man onfanglich (496%) durch Pulsation zu erkldren versuchte.

Derzeit sind ca.1600 Radiopulsare bekannt.

B Der schnellste Pulsar hat eine Frequenz von 645Hz , der Crab-Pulsor
eine von 30 Hz.

~ Als Rotationsfrequenz interpretiert ~~ Abschitzung der minimalen

mittl. Dichte :

Grav R2 Rot P2

) 3T _ 1.4 10 gem =
8= lnrR3 7 & e (10‘ s) Skf't

Da die kirzeste Pulsarperiode ~1ms ist, folgt © 2 10wgan'3.
~ Pulsare miissen Neutronensterne sein , da fir Weisse Zwerge
o< 107gem3 A R 2 4s.» Pulsare konnen keine Weissen Zwerge sein.

= 30 A 3
Parit,wz — (Sm Ns | — (Mus % (sz)lzz ( 3/2/4; K ~ 10*
Phrit.ns Skritwz Mwz/  \Rus m
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Rontgenpulsare sind akkretierende Neutronensterne in engen Doppel-
sternsystemen mit Massentransfer vom Begleiter ouf den Neutronenstern.

Typisches Beispiel: Her X-4 | Pulsorperiode P=1.2#s (das ist
fir einen Neutronenstern sehr langsam ) . Houptargumente fir Neutronen-
stern: hartes Rontgenspektrum , hohe Leuchtkmft (Lx= Lg).

Massenbestimmung von Neutronensternen

Nur in wenigen Fllen war bisher eine dynomische Massenbestimmung
moglich. Dazu muss der Neutronenstern in einem Doppelsternsystem sein.

Genaueste Massenbestimmung beim sog- Bindrpulsor PSR 1913+16,
mit B, =35 : Mpg=1HMF (:1IMg , M = 1.3847 ¢3)Mo

orb™ com

In allen anderen Féllen sind die Beobachtungen mit M ~1.kMg
vertraglich.

25.3. Schwarze Ldcher

Max (Mus) = (1.5 --2.5)Mp : Was passiert, wenn die Masse des
kollobierenden Kemns Mg > Mox (Mys) ist ?

B Wenn M¢ > Max (M,.): Kollaps kann auch durch die repulsiven Kemkrafte
nicht aufgehalten werden. —~ Der Kem zieht sich hinter seinen
Schwarzschildradius Rg zurtick

R = 26GM _ 3km (ﬂ) . Schwarzschildradius
c2 Mo

~ glle emittierten Photonen erleiden eine e Rotverschiebung . Teilchen
und Photonen kénnen den Bereich r < Rg nicht verlassen. Einzige
Wechselwirkung mit der Umgebung durch Gravitotion <" Schwarzes Loch”

D Isolierte Schwarze Locher wirken nur gravitativ und sind unsichtbor.

~ Beobachtung von isolierten Schwarzen Lochern ist sehr schwierig.

— ) S I



25.8

Bessere Chancen, Schwarze Locher zu finden, bestehen in Doppelsternen.
~ Suche nach kompokten Komponenten mit M > Max (Myg).

Einige Beispiele:

Objekt Typ ACY f(M/M My /M,
V404 Cyg LMXB  6.4726 6.26 *0.31 8-12
Cyg X-1 HMXB 5.6 0.25% 0.01 2 6
LMC X-3 HMXB 1.7 23283 > 8
GU Mus LMXB  0.4333 3.07 £ 0.04 > 4.6

Vé16 Mon LMXB 0.83226 2.91+0.08 42-5.6

25.Y4. Endprodukt der Sternentwicklung in Abhéngigkeit der Anfangsmasse

Mi S (8x2)My —> Weisse Zwerge
(Max (M) durch Beobachtungen bestimmt )

~8Mgo £ My £ 25M,—> Supernovae ~ Neutronensterne

(untere Grenze von M; aus Beobachtungen
(Zahl der Pulsare und Supernova- Uberreste) ;
obere Grenze qusTheorie, z.T. auch mit
Beobachtungsar_gumenten sehr unsicher )

M; 2 25 Mg —>  Supernovae ~ Schwarze Licher

Diese Grenzen beziehen sich auf die Entwicklung von Einzelsternen.
Bei Doppelsternen sind die Verhiltnisse wesentlich komplizierter.
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