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Die Abbildung auf der Titelseite zeigt die Region um das Sternbild Schwan (Cygnus) als Auzug
aus dem Atlas Coelestis nach John Flamsteed (1729).
Der Schwan ist das auffälligste Sommer-Sternbild. Es steigt für mitteleuropäische Verhältnisse
sehr hoch an den Südhimmel. Sein Hauptstern Deneb bildet zusammen mit Wega in der Leier
und Atair im Adler das sogenannte Sommerdreieck.
Mythologie: Der Schwan soll der an den Himmel versetzte Freund Phaidons sein, der als Sohn
des Sonnengottes Helios einmal den Sonnenwagen bestieg und ber den Himmel fuhr. Dabei
brachen die Pferde aus, es entstand ein gewaltiger Weltenbrand. Zeus soll Phaidon mit einem
Blitzstrahl getötet und in den Eridanus gestürzt haben. Der Freund Phaidons war über dieses
Unglück so betrübt, dass ihn die Götter zum Trost unter die Sterne aufnahmen.
Nach einer anderen griechischen Sage soll sich aber Zeus selbst in diesen Schwan verwandelt
haben, um sich auf diesen Wege mit Nemesis oder Leda zu vereinigen.

Das Sternbild erscheint als stärkste Emissionsstruktur (neben der Region des galaktischen Zen-
trums) der galaktischen 1.809 MeV Strahlung des radioaktiven 26Al , mit dessen Beobachtung
und Interpretation sich diese Arbeit beschäftigt. Die Region beherbergt eine Vielzahl masserei-
cher Sterne und Sternkonzentrationen in Form von jungen offnen Sternhaufen und OB Assozia-
tionen.

...meiner Freundin Steffi - für all’ die Geduld und Ausdauer



Kurzfassung

Das γ-Strahlenteleskop COMPTEL an Bord des NASA Satelliten CGRO erlaubte erstmals die
abbildende Beobachtung des Himmels im Lichte niederenergetischer γ-Strahlung im Energiebe-
reich zwischen 0.75 und 30 MeV. Im Zuge der neunjährigen Missionsdauer konnten vollständige
Himmelskarten sowohl in kontinuierlichen Energiebändern als auch in einzelnen γ-Linien erstellt
werden. Ein wesentlicher Meilenstein war die Abbildung der Milchstraße in der 1.809 MeV Lini-
en des radioaktiven 26Al . 26Al kann von einer Vielzahl astrophysikalischer Objekte synthetisiert
und freigesetzt werden. Modelluntersuchungen der beobachteten 1.809 MeV Intensitätsvertei-
lung haben bereits früh gezeigt, daß massereiche Sterne und ihre Kernkollaps-Supernovae die
dominanten Quellen für interstellares 26Al sind.
In der vorliegenden Arbeit wird das erste Mal die gesamte Missionsdatenbasis der neunjährigen
COMPTEL-Mission, welche Ende Mai 2000 mit Beendigung der CGRO-Mission durch die NASA
endete, mit der Zielsetzung der vollständigen Kartierung des Himmels im Licht der 1.809 MeV
Strahlung ausgewertet. Damit wird die Kartographie der γ-Linienstrahlung des interstella-
ren 26Al fortgeführt. Auf Grund der verschlechterten Beobachtungsbedingungen während der
späten Missionsphasen - das Anheben des Satellitenorbits führte zu einem starken Anstieg der
Aktivierung der Plattform und ihrer Detektorsysteme durch die intensivere kosmische Teilchen-
strahlung - mußte dazu die Behandlung des instrumentellen Hintergrundes verfeinert werden,
um die Qualität der rekonstruierten Karten sicher zu stellen sowie möglichst nahe an die Sensi-
tivitätsgrenze heranzukommen. Die resultierenden Karten erreichen eine Sensitivität zwischen
0.8 und 1.1 · 10−5 ph cm−2 s−1 und verifizieren im wesentlichen die bereits früher gefundenen
Strukturen der galaktischen 1.809 MeV Intensitätsverteilung: intensive, diffuse Emission aus
dem Bereich der inneren Galaxie, ein intensives Intensitätsmaximum in der Cygnus Region so-
wie einige lokale Emissionsmaxima niederer Intensität entlang der galaktischen Scheibe. Auf
Grund des überzeugenden Verifikation der älteren Karten können die aus diesen Karten gezoge-
nen Schlüsse bezüglich des 26Al-Ursprungs ebenfalls als verifiziert gelten.
Auf Grund ihrer kurzen Lebensdauer finden sich massereiche Sterne fast ausschließlich in Gebie-
ten jüngerer Sternentstehungsaktivität. In diesen Regionen lassen sich massereiche Sterne oft-
mals zu sogenannten OB Assozationen gruppieren. Massereiche Sterne und ihre Supernovae sind
aber nicht nur 26Al-Quellen, sondern sie emittieren u.a. eine intensive EUV-Strahlung, welche
das umgebende interstellare Medium ionisiert, und darüberhinaus beeinflußt der mit den starken
Massenverlusten verbundene Fluß kinetischer Energie die Struktur des zirkum-stellaren Medi-
ums. Es bilden sich große Blasenstrukturen, welche mit heißem Gas niedriger Dichte gefüllt sind.
Da sich diese Phänomene einzelner massereicher Sterne in OB Assoziationen überlagern sollten,
werden im Zuge dieser Arbeit die integralen Eigenschaften von OB Assoziationen bezüglich
der Freisetzung von interstellaren Radionukliden, EUV-Strahlung und kinetischer Energie im
Verlauf ihrer Entwicklung im Rahmen einer Populationssynthese untersucht. Da die meisten
der genannten Parameter nur durch ihre Wechselwirkung mit dem interstellaren Medium be-
obachtet werden können, werden darüberhinaus Modelle der Wechselwirkungen erarbeitet und
angewandt. Von zentralem Interesse ist dabei das Expansionsverhalten von sogenannten Super-
blasen im interstellaren, die aus der Überlagerung von Windblasen und Supernova-Überresten
hervorgehen. Da 26Al durch Sternwinden bzw. Supernova-Ejekta in das interstellare Medium
eingebracht wird, ist eine direkte Verknüpfung der Verteilung von 26Al im Medium und der
Bildung und Expansion von Blasen im Medium zu erwarten.
Die erarbeiteten Modelle werden zunächst mit publizierten Modellen verglichen, bevor sie ex-

I



emplarisch auf sechs OB Assoziationen der Cygnus Region angewandt werden. Bei dieser An-
wendung zeigt sich, daß durch Annahme größere Assoziationspopulationen ein insgesamt konsi-
stentes Bild sowohl der beobachteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung als auch des beobachteten
ionisierten interstellaren Mediums erzielt wird. Die Annahme größere Population als den optisch
bestimmten Populationsstärken stützt sich dabei auf die starke optische Extinktion durch Mo-
lekülwolken und die für Cygnus OB2 gefundenen Populationsunterschiede zwischen optischen
und nahinfrarot Beobachtungen. Aus dem resultierenden Modell folgt ein integraler 1.809 MeV
Fluß der Cygnus Region von etwa (8.0 ± 1.5) · 10−5 ph cm−2 s−1, welcher einem beobachteten
Gesamtfluß von 8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1 gegenübersteht. Darüberhinaus läßt sich mit Hilfe quan-
titativer Modellvergleiche mit den γ-Daten auch eine mittlere Dichte des interstellaren Mediums
vor der Ausbildung der Superblasen zwischen 10 und 50 cm−3 aus den modellierten 1.809 MeV
Intensitätsverteilungen ableiten, welcher gut mit Werten aus der Literatur übereinstimmen.
Schließlichwird ein in der Literatur vorgeschlagenes Szenario sogenannter propagierender Stern-
entstehung in der Cygnus Region im Rahmen des Modells untersucht, wobei einige Widersprüche
aufgedecktwerden. Insbesondere können die beobachtete 1.809 MeV Intensitätsverteilung und
die erforderlichen Energiekriterien nicht ohne weiteres in Einklang gebracht werden.
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Abstract

The imaging γ-ray telescope COMPTEL aboard NASA’s CGRO satellite opened a new energy
window for angular resolved long-duration observations. During nine years COMPTEL observed
the low-energy γ-ray sky in the energy regime between 0.75 and 30 MeV and produced all sky
maps in continuous energy bands as well as γ-ray lines with angular resolution of few degrees. A
major milestone was the publication of the first all sky maps of the interstellar 1.809 MeV emis-
sion line attributed to the radioactive decay of 26Al. It was shown in many theoretical studies
that 26Al can be synthesized and released by a whole wealth of astronomical objects, massive
stars and their subsequent core-collapse supernovae being amongst them. Extensive model fits
using a variety of tracer maps in different wavelength bands confirmed massive stars and their
supernovae to be the dominant sources of interstellar 26Al as observed by COMPTEL.
The preceding studies of COMPTEL 1.8 MeV data had been limited in data to the first five
years of the COMPTEL mission. In this thesis I present the first analysis of the complete mis-
sion database confirming the previously published COMPTEL maps of the galactic 1.809 MeV
emission. Due to a second alteration of the satellite orbit to a higher altitude during the sixth
mission year the intensity of high energy particles impacting on the satellite platform increases
and causes a dramatic raise of the instrumental background. Therefore the signal to noise ra-
tio drops. Nevertheless, a refinement of the instrumental background treatment allowed the
restoration of the long-term normalization of the background model and guarantees an appro-
priate treatment throughout the whole mission. The complete mission maps reach a sensitivity
level between 0.8 and 1.1 · 10−5 ph cm−2 s−1 for the 1.8 MeV line and verify the results gained
from earlier imaging analysis of COMPTEL data: an intense, diffuse emission from the inner
galactic radian, a peculiar emission feature in the Cygnus region and a low-intensity ridge ex-
tending to Carina and Vela. Due to the good agreement with earlier maps one can concludes
that the new maps confirm the previously extracted results about the dominant origin of in-
terstellar 26Al. Therefore the following investigation takes the hypothesis of massive stars and
core-collapse supernovae being the dominant 26Al-sources as granted.
Due to their short lifetimes massive stars are predominantly found in areas of recent star for-
mation. In these regions massive stars often form so called OB associations. Beside their
nucleosynthetic activity in building up the interstellar 26Al-content massive stars and their su-
pernovae are sources of an intense extreme ultra-violet emission causing photoionization of the
circum-stellar medium and in addition impart a large amount of kinetic energy into the local
interstellar medium. The more or less radial flux of matter and kinetic energy drives large
bubble-like structures into the surrounding medium. These features are called wind-bubbles or
supernova remnants, respectively, and are filled with a hot low-density plasma. In areas of high
massive star density, such as OB associations, these phenomena from single massive stars over-
lap and from giant HII-regions of ionized matter and large cavities called superbubbles being
surrounded by a dense HI-shell of swept up neutral gas. 26Al is ejected as a part of the stellar
wind or supernova ejecta, so a direct link between bubble structures and the distribution of
interstellar 26Al seems natural.
The time evolution of the population-integrated direct or primary emissions (26Al , LEUV and
kinetic energy) of an OB association are studied in a population-synthesis model using the pop-
ulation parameters (richness, mass distribution and age dispersion due to a finite star formation
activity) as inputs. For detailed studies of the properties of an expanding superbubble around an
OB association the population-synthesis model is linked to an one-dimensional, spherical bubble
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expansion model assuming the thin shell approximation. Additionally, the population-synthesis
model is linked to a simple photoionization model predicting the evolution of the observable
thermal bremsstrahlung of free electrons.
Before applying the models to six OB associations of the Cygnus region the models are in-
dividually compared to similar model published in recent literature. The application of the
population-synthesis to the Cygnus OB associations reveals the need of larger populations than
deduced from optical studies of this area. Anyhow, the optical observations of this region is
hampered by molecular clouds in front of the OB associations causing a varying optical extinc-
tion. This is confirmed by a recent investigation of Cygnus OB2 comparing the optically deduced
population parameters with those following near infra-red observations. Guided by this result I
computed correction factors of the optical richnesses. The resulting model gives an integrated
expected 1.809 MeV flux of (8.0 ± 1.5) · 10−5 ph cm−2 s−1 being consistent with the observed
value of ∼ 8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1. In addition, the photoionization modell gives a predicted
radio intensity being also consistent with the observed intensity distribution from COBE DMR.
Model-fitting using intensity distributions due to the bubble expansion model as model for the
observed 1.809 MeV intensity distribution reveals a mean density of the interstellar medium
before the growth of bubbles of 10 to 50 cm−3, which is consistent with density values given in
the literature.
Finally the combined model of the evolution of OB associations and superbubbles around them
was used together with the observational constrains to test a scenario of propagating star for-
mation in the Cygnus region proposed in the recent literature. This scenario is found to be
inconsistent with the constrains. In particular, the observable 1.809 MeV intensity and the
energy constrains given in the literature could not be matched.

IV



Inhaltsverzeichnis

Kurzfassung I

Abstract III

1 Massereiche Sterne, 26Al und das interstellare Medium 1

1.1 Elemententstehung und interstellare Radioaktivität . . . . . . . . . . . . . . . . . 1

1.2 Beobachtung von 26Al und massereiche Sterne . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6

1.3 Das interstellare Medium . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

1.4 Massereiche Sterne und die Struktur des ISM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10

1.5 Zielsetzung und Gliederung der Arbeit . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11

2 COMPTEL: Die 1.809 MeV Beobachtungen 13

2.1 Das Instrument . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.1.1 Das Meßprinzip . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.1.2 Der Aufbau des Instrumentes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

2.1.3 Die Leistungsfähigkeit der Einzelkomponenten . . . . . . . . . . . . . . . 15

2.1.4 Die instrumentelle Antwortfunktion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

2.1.4.1 Spektrale Antwortfunktion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17
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2.5 1.8 MeV Flüsse und Emissionsprofile . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
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4.1.5 Korrelationen verschiedener Primärobservablen . . . . . . . . . . . . . . . 147

4.1.5.1 Mechanische Luminosität und Radioaktivität einer OB Assoziation147

4.1.5.2 Der photoionisierende Fluß und Radioaktivität einer OB Asso-
ziation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 149

4.1.5.3 Der ionisierende Photonenfluß und die mechanische Luminosität 150
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4.2.3 Die Einflüsse der Umgebungsparameter . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161

4.2.4 Der Einfluß der Verdampfung von Materie . . . . . . . . . . . . . . . . . . 164

4.2.5 Vergleich mit den Modellen von Shull und Saken (1995) . . . . . . . . . . 165

4.2.6 Systematische und statistische Unsicherheiten . . . . . . . . . . . . . . . . 166

5 Ein Modell der Cygnus Region 171

5.1 26Al von diskreten Einzelquellen . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172
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Kapitel 1

Massereiche Sterne, 26Al und das
interstellare Medium

1.1 Elemententstehung und interstellare Radioaktivität

”
Scheinbar ist Farbe, scheinbar Süßig-
keit, scheinbar Bitterkeit:
wirklich nur Atome und Leeres.“
Demokrit (um 460 v. Chr.) (aus Fragment 125)

Mit der Entdeckung der Vielfalt der chemischen Elemente und ihrer Ordnung im Verlauf des
19. Jahrhunderts1 und dem wachsenden Verständnis für den Aufbau der Atome2 wurde die Frage
nach der Ursache der stark variierenden Häufigkeitsverteilung der chemischen Elemente immer
deutlicher. Darüberhinaus zeigten bereits die ersten massenspketroskopischen Untersuchungen,
daß für Atome mit gleicher Kernladungszahl Z meist eine ganze Reihe von Isotopen mit unter-
schiedlichen Massen3 existieren. Auch die Häufigkeiten der einzelnen Isotope eines Elements
zeigen stark Variationen. Abbildung 1.1 zeigt die Häufigkeitsverteilung der stabilen4 Isotope in

1Bereits 1857 gelang es Lenssen alle damals bekannten Elemente nach der Triadenregel (J.W. Döbereiner 1829)
in einem ersten System zuordnen. 1869-70 veröffentlichten D.I. Mendelejew und L. Meyer unabhängig voneinan-
der ihre weitgehend übereinstimmenden Periodensysteme der chemischen Elemente.
Zur Zeit der Aufstellung des Periodensystems war die Anzahl der bekannten Elemente deutlich geringer als heute.
Vor allem gab es eine Reihe von Lücken im Periodensystem, auf Grund derer Mendelejew auf die Existenz noch
nicht bekannter Elemente schloß und ihre chemischen Eigenschaften vorhersagte. Insbesondere fehlten die che-
misch verwandten Elemente von Bor, Aluminium und Silizium. Die folgende Entdeckung von Scandium, Gallium
und Germanium mit den prognostizierten Eigenschaften bestätigte die gefundenen Ordnung der chemischen Ele-
mente überzeugend. In den folgenden Jahrzehnten wurde das Periodensystem u.a. um die Gruppe der Edelgase
und Übergangselemente erweitert.
In den Anfangsjahren ging man davon aus, daß die Periodizität mit der steigenden Atommasse verknüpft sei.
Die Ordnung der Elemente nach steigenden Atommassen wird jedoch von den Elementpaaren Argon/Kalium,
Kobalt/Nickel und Tellur/Jod nicht eingehalten; ihre chemischen Eigenschaften zeigen eine Umkehrung der Mas-
seabhängigkeit im Vergleich zu den übrigen Elementen.

2Aus seinen Kathodenstrahlexperimenten schloß J.J. Thomson 1897, daß die bis dahin als unteilbar ange-
nommenen, elektrisch neutralen Bausteine der chemischen Elemente (Atome) aus geladenen Teilchen bestehen
mußten. E. Rutherford zeigte schließlich 1911 in Röntgenstreuungen, daß die Atome aus einem kleinen, positiv
geladenen Kern und um diesen Kern kreisenden Hülle aus negativ geladenen Elektronen bestehen mußten. Bereits
1913 präsentierte N. Bohr eine erste Theorie, welche in der Lage war, die beobachteten festen Energiezustände
z.B. in Form von Spektrallinien im Anregungsspektrum des Wasserstoffs auf einfache Weise zu erklären. Im Zuge
der sich daraus entwickelnden Quantenmechanik wurde schließlich ein recht exaktes Bild vom Aufbau der Ato-
me erhalten. Es zeigte sich, daß die Ordnung der chemischen Elemente im Periodensystem dem Ansteigen der
Kernladungszahl Z folgt.

3Mit der Entdeckung des elektrisch neutralen Neutrons durch J. Chadwick (1932) folgte für die Masse der
Atomkerne, daß sich die Massenzahl A aus der Summe der Kernladungszahl Z und der Anzahl der Neutronen N
im Kern ergibt.

4Als stabile Isotope bezeichnet man Nuklide, deren Lebensdauer größer als das geschätzte Alter des sichtbaren
Universums ist.

1
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Form einer farbkodierten Nuklidkarte. In dieser Darstellung dient die relative Häufigkeit von
Silizium zur Normierung, so daß gilt log(NSi) = 6. Das kleine Diagramm auf der rechten Seite
zeigt darüberhinaus die Häufigkeiten als Funktion von der Massenzahl.
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Abbildung 1.1: Nuklidkarte mit farbkodierten Standardhäufigkeiten nach Cowley (1995). Die Dar-
stellung verwendet eine auf die Häufigkeit von Silizium (log (NSi) = 6) normierte Zusammenstellung
der Häufigkeiten. Zusätzlich sind die Bindungsenergie pro Nukleon der in der Nuklidkarte vorkommen-
den Isotope (links oben) und deren Häufigkeitsverteilung als Funktion der Kernmasse A (rechts unten)
dargestellt.

Während auf der Erde Isotopenhäufigkeiten sehr exakt und für die unterschiedlichsten Umgebun-
gen aus Proben mit Hilfe von Massenspektroskopie bestimmt werden, können Element- oder gar
Isotopenverteilungen für Sterne oder das interstellare Medium in der Regel nur indirekt durch
Spektroskopie der aufgefangenen Strahlung gewonnen werden. Ausnahmen sind dabei nur die
massenspektroskopischen Untersuchungen von Meteoriten und die in-situ Messungen z.B. des
Sonnenwindes mit geeigneten Sonden. In der Spektroskopie der beobachteten Strahlung ge-
lingt die Isotopentrennung dabei nur mit Hilfe von Rotationszuständen in Molekülspektren im
Radiobereich, in denen sich die unterschiedlichen Massen von verschiedenen Isotopen eines Ele-
ments bemerkbar machen, oder aber durch Beobachtung charakteristischer Strahlung der Kerne
z.B. beim Zerfall oder Anregung durch kosmische Strahlung. Einfacher lassen sich jedoch die
Elementhäufigkeiten bestimmen, da hierbei optische Emissions- oder Absorptionslinien heran-
gezogen werden können. Allerdings sind auch dazu hinreichende Sensitivität und Auflösung von
großer Bedeutung.
Vergleicht man irdische Elementhäufigkeiten mit entsprechenden Meßdaten für den uns nächsten
und damit am genauesten beobachtbaren Stern, die Sonne, so zeigen sich neben charakteristi-
schen Gemeinsamkeiten im Verlauf der Häufigkeitsverteilung einige Unterschiede, welche auf
Sekundäreffekte5 zurückzuführen sind. Die Ähnlichkeiten der Häufigkeitsverteilungen lassen je-
doch darauf schließen, daß die Sonne und ihre Planeten im Zuge der Sternentstehung aus der
gleichen protostellaren Materie hervorgegangen sind.

5Verdampfung: Auf Grund der größeren mittleren Geschwindigkeiten (〈v〉 ∝
√

kT
m

) im thermischen Gleichge-
wicht können leichte Gase wie Wasserstoff oder Helium aus dem Gravitationspotential der kleineren Planeten (z.B.
Erde) entweichen. chemische Fraktionierung: Chemische Selektionsprozesse während der Planetenentstehung
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In Fällen, in denen keine hinreichend zuverlässige Häufigkeitsverteilung bestimmt werden kann,
wird in der Regel der gemessene Sauerstoff- oder Eisenanteil als Indikator für den Anteil von
Transhelium-Elemente benutzt. Man bezeichnet diese Größe dann als Metallizität Z des Ob-
jektes. In der Sonne beträgt der Anteil an Transhelium-Elemente etwa 2%, man spricht daher
von einer Metallizität von 0.02 und nennt diesen Werte solare Metallizität Z� . Die Untersu-
chung der Metallizität in Abhängigkeit vom galaktozentrischen Radius (Kaufer et al. 1994, Hou
et al. 2000, Rolleston et al. 2000) ergibt einen großskaligen Metallizitätsgradienten. Auch ein
Vergleich von Metallizitätswerten für unsere Begleitgalaxien, die Magelanschen Wolken, mit der
solaren Metallizität ergibt, daß die Begleiter erheblich metallärmer sind als die Sonnenumge-
bung. Diese Hinweise sprechen für ein dynamische Entwicklung der Elementverteilung, wobei
nicht ausgeschlossen werden kann, das die lokal vorgefundenen Bedingungen Ausdruck lokaler
Aktivität sind. Man spricht hier von chemischer Entwicklung, welche auf den unterschiedlich-
sten Größenskalen untersucht werden kann. Allgemeines Ziel solcher Studien ist also u.a. die
Erklärung der lokalen Elementverteilung aus sozusagen Elementarereignissen in der lokalen Um-
gebung. Um diese Elementarereignisse und ihre Überlagerung möglichst gut zu beschreiben, ist
ein detailiertes Verständnis möglicher Quellen chemischer Entwicklung nötig.
Viele der Ideen, welche zum aktuellen Bild der chemischen Entwicklung unserer Galaxis und
des Universums beigetragen haben, sind im Laufe des letzten Jahrhunderts erstmals formuliert
worden. Vielfach sind sie nicht älter als 40 Jahre. So sind in den vergangenen Jahrzehnten
entscheidende Fortschritte im Verständnis der Evolution von Sternen gemacht worden. Auch
konnten partikuläre Ereignisse wie Novae und Supernovae6 in das Bild der Sternentwicklung
eingereiht werden. Wesentliche Erkenntnisse der Atom- und Kernphysik schließlich haben zu
einem detaillierteren Verständnis der in Sternen ablaufenden nuklearen Prozessen geführt, wel-
che ursächlich zur Transformation der leichten Elemente in sukzessive schwerere Spezies führen.
Abbildung 1.2 gibt einen schematischen Überblick über das aktuelle Verständnis vom Zusam-
menhang zwischen dem Evolutionszyklus von Sternen bzw. Galaxien und dem Fluß chemischer
Elemente und deren Entwicklung. Wesentlichen Anstoß zum modernen Bild von der chemischen
Entwicklung gaben die Arbeiten von Burbidge et al. (1957), Cameron (1957a) und Cameron
(1957b). Nach dem heutigen Standardbild sind im Urknall - dem Beginn des sichtbaren Uni-
versums - neben den leichtesten Elementen, Wasserstoff und Helium, nur Spuren der leichtesten
Alkali- und Erdalkalimetalle sowie Bor entstanden. Alle schwereren Elemente sind in vielen
Durchläufen des skizzierten Zyklus aus Wasserstoff und Helium synthetisiert worden. Dabei
nimmt die Metallizität der für neue Sternbildung zur Verfügung stehenden interstellaren Mate-
rie mit jedem Durchlauf des Zyklus zu. Daraus läßt sich schließen, daß Gebiete hoher Metallizität
mehr Sternbildungsereignisse seit Entstehung der Galaxis erlebt haben als solche niederer Me-
tallizität. Andererseits können lokale Metallanreicherungen auch durch partikuläre Ereignisse
wie Supernovae der jüngeren Vergangenheit erzeugt werden. Ein systematischer Trend mit dem
galaktozentrischen Radius läßt sich aber nur schwer als Effekt lokaler Ereignisse deuten. Zu
dem wirken in der Galaxis auf Grund galaktischer Winde und Outflow- sowie Infall-Ereignissen
Mechanismen, welche eine Homogenisierung des Metallanteils einer Galaxie begünstigen.
Die Effizienz mit der interstellares Gas in Sterne verwandelt wird, liegt in der Regel bei etwa
3%; in sogenannten Starburst Regionen bzw. Galaxien gibt es allerdings Hinweise auf Umset-
zungseffizienzen von etwa 10%. Damit stehen also im Grunde pro Durchlauf des Zyklus nur
wenige Prozent der Gesamtmasse einer Galaxie für Prozesse der chemischen Entwicklung zur
Verfügung. Weiter zeigt das Schema, daß der Zyklus keinesfalls geschlossen ist. Die Entwicklung
der Sterne hinterläßt vielfach kompakte Überreste. Die so gebundene Materie nimmt also nicht
weiter an der chemischen Entwicklung teil. Neben der Nukleosynthese in Sternen können auch

6Noch Ende des 19. Jahrhunderts ging man davon aus, daß es sich bei Novae und Supernovae um neue Sterne
handelte.
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Abbildung 1.2: Während im Urknall nur die leichtesten Elemente bis zu etwa Bor entstanden sind,
gehen alle schweren Elemente auf einen komplexen Zyklus aus Sternentstehung, -entwicklung und -
zerstörung zurück. Das System verliert dabei Masse u.a. durch die Endzustandkanäle Weißer Zwerg,
Neutronenstern und schwarzes Loch. Ein großer Teil der in Sternen umgesetzten Materie gelangt aber in
modifizierter chemischer Zusammensetzung wieder zurück in den Kreislauf.

die Wechselwirkung der kosmischen Teilchenstrahlung (→ cosmic rays) auf Grund von Spalla-
tionsreaktionen zur Veränderung der chemischen Zusammensetzung des interstellaren Mediums
beitragen. Dieser Effekt ist in Abbildung 1.2 nicht berücksichtigt und soll auch im weiteren
Verlauf der Arbeit nicht von größerem Interesse sein.
Eine direkte Bestätigung des entworfenen dynamischen Bildes der chemischen Entwicklung lie-
ferte die Beobachtung von Absorptionslinien von Technetium (Merrill 1952, Peery 1971) in der
Strahlung von AGB-Sternen. Dieses Element besitzt kein stabiles Isotop, und die Lebensdauern
der existierenden Isotope sind deutlich kleiner als das geschätzte Alter des Universums. Damit
wies die Beobachtung der charakteristischen Linien dieses Elements auf seine junge Entste-
hung hin. Einen noch direkteren Nachweis erbringt die Beobachtung von Zerfällen radioaktiver
Isotope im interstellaren Medium, da es sich hierbei nicht um Absorptions- sondern um Emissi-
onsphänomene handelt. Am besten eignen sich hierfür Zerfälle mit Emission charakteristischer
γ-Linienstrahlung, da γ-Photonen auf Grund der kleinen Wellenlänge fast keiner Extinktion7

unterliegen. Außerdem erlauben die charakteristischen Linienenergien die exakte Bestimmung
des zerfallenen Isotopes, und auf Grund der direkten Proportionalität der Strahlungsintensität

7Hubble entdeckte 1934 bei der Beobachtung extragalaktischer Nebel eine systematische Abnahme ihrer Anzahl
zur galaktischen Scheibe hin. Nach eingehender Untersuchung der möglichen Fehler kam er zu dem Schluß, daß
ein Absorptionseffekt durch ein interstellares Medium in der Milchstraße für den Effekt verantwortlich sein muß.
Da die Lichtschwächung nicht rein thermischer Natur ist, spricht man heute von Extinktion statt von Absorption.
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zur Menge des radioaktiven Isotopes8 auch die Messung der vorhandenen Menge dieses Isotopes.
In wegweisenden Arbeiten haben Clayton et al. (1969) und Clayton und Silk (1969) die Meß-
barkeit unterschiedlicher radioaktiver Isotope im Zusammenhang mit Supernovae untersucht
und eine Liste möglicherweise beobachtbare Isotope zusammengestellt. Seit den 70er Jahren
des letzten Jahrhunderts wird nun im Rahmen der γ-Linienastronomie versucht Messungen
der γ-Strahlungsintensität der vorhergesagten Linien zu machen. Tabelle 1.1 fast alle für die
beobachtende Astronomie interessanten radioaktiven Isotope mit ihren dominanten Synthesesze-
narien sowie ihren Lebensdauern und Linienenergien zusammen. Fett gesetzte Isotope wurden
in der Zwischenzeit tatsächlich beobachtet. Betrachtet man die Liste der vorgeschlagenen γ-

Isotop Lebensdauer Zerfallskette γ-Linien Syntheseort
keV

57Ni 2.14 d 57Ni → 57Co∗ (+β+) (1378,...) Supernovae
56Ni 8.5 d 56Ni → 56Co∗ (158, 812, ...) Supernovae
59Fe 64.2 d 59Fe → 59Co∗ 1099, 1292
7Be 77 d 7Be → 7Li∗ 478

56Co 111.5 d 56Co → 56Fe∗ (+β+) 847, 1238 Supernovae
57Co 392.1 d 57Co → 57Fe∗ 122
22Na 3.76 a 22Na → 22Ne∗ + β+ 1275 Novae
60Co 7.61 a 60Co → 60Ni∗ 1173, 1333
44Ti 79 a 44Ti → 44Sc∗ 68, 78 Supernovae

(5.67 h) 44Sc → 44Ca∗ + β+ 1157
26Al 1.04 · 106 a 26Al → 26Mg∗ + β+ 1809 AGB, Novae,

massive Sterne &
Kernkollaps SN

60Fe 2.2 · 106 60Fe → 60Co∗ 59 Supernovae

Tabelle 1.1: theoretisch beobachtbare γ-Linienemitter: Fett gesetzte γ-Emitter wurden inzwischen
beobachtet. Einige Radioisotope sind β+-Emitter und tragen somit zur galaktischen 511 keV Emission
bei. Die kurzlebigen Isotope 57Ni und 56Ni sind nicht direkt beobachtbar, da die frühe Phase einer
Supernova für γ-Emission undurchlässig ist. Die ihrem Zerfall freigesetzte Energie wird als Energiequelle
für die frühe optische Lichtkurve angesehen.

Emitter bezüglich ihrer Lebensdauern, kann man sie grob in zwei Klassen unterteilen. Während
Isotope wie etwa 44Ti mit ihrer verhältnismäßig kurzen Lebensdauern erwarten lassen, einzel-
ne Punktquellen zu beobachten, müssen langlebige Isotope wie 26Al oder 60Fe zu einer mehr
diffusen Strahlungsemission führen, da hier mit der Überlagerung von Einzelquellen zu rechnen
ist. Dies hat u.a. einen entscheidenden Einfluß auf die Beobachtbarkeit und die Interpretation
der Messungen. Während aufgelöste Punktquellen grundsätzlich den Test einzelner Quellmodel-
le erlauben, müssen zur Interpretation von z.B. 26Al Karten komplexere Modelle herangezogen
werden. Andererseits führt die flächenhafte Integration der Strahlungsintensitäten verschiedener
Quellen zu einer insgesamt höheren Flächenhelligkeit und damit zu einer niedrigeren Mindest-
sensitivität der Nachweisinstrumente.
Ein wesentlicher Nachteil der γ-Astronomie ist bis jetzt unerwähnt geblieben. Auf Grund der
Transmissionseigenschaften der Erdatmosphäre ist es u.a. im Wellenlängenbereich der niede-
ren und mittleren γ-Strahlung (bis zu einigen 100 MeV) keine bodengebundene Beobachtung
möglich. Um eine genügend dünne Atmosphäre zu erreichen, müssen γ-Beobachtungen speziell
im Bereich der nuklearen Reaktionsenergien in einer Mindesthöhe von ca. 40 km durchgeführt

8Für den radioaktiven Zerfall gilt: Ṅx = − 1
τx

· Nx. Mit dem Anteil der Zerfälle mit γ-Emission bγ gilt ferner:

Ix,γ ∝ bγ · Ṅx
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werden, daher kommen nur Ballon- oder Satellitenexperimente als taugliche Mittel in Frage.
Höhenraketen eignen sich auf Grund der kurzen Flugdauern nicht, da die erwarteten Intensitäten
im Bereich bis zu einigen 10−4 cm−2sr−1s−1 liegen. In Kapitel 2 wird dazu noch eingehender
von den Problemen der Satellitenbeobachtung am Beispiel des COMPTEL Teleskops9 die Rede
sein.

1.2 Beobachtung von 26Al und massereiche Sterne

Im vorangegangenen Abschnitt war schon von 26Al als einem der potentiellen γ-Emitter die Rede.
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Abbildung 1.3: Zerfallsschema von 26Al

Wie aus dem Zerfallsschema in Abbildung 1.3
ersichtlich wird, zerfällt 26Al zu ca. 98% unter
Emission eines 1.809 MeV Photons in 25Mg . Ne-
ben dem Grundzustand von 26Al gibt es einen
um ca. 220 keV höher liegenden isomeren Zu-
stand, welcher quasi-instantan ohne γ-Emission
direkt in den Grundzustand von 26Mg übergeht.
Dieser Kanal ist aber im interstellaren Raum auf
Grund der hohen Anregungsenergie (entspricht
etwa 2.6 · 109 K) nicht von Bedeutung. Im Rah-
men der Nukleosynthese im Inneren von Ster-
nen und in explosiven Umgebungen (z.B. Super-
novae) stellt diese Reaktion allerdings eine ein-
schränkende Bedingung an die Synthese von 26Al dar. Davon wird im Rahmen von Kapitel 3
noch die Rede sein.
Seine herausragende Bedeutung gewinnt 26Al u.a. durch die Tatsache, daß seine Linienemission
bei ca. 1.809 MeV die erste nachgewiesene interstellare γ-Emission war. Mahoney et al. (1984)
entdeckte mit Hilfe des Germanium-Spektrometers an Bord des NASA Satelliten HEAO-310 eine
γ-Linie bei 1808.69± 0.4 keV aus Richtung des galaktischen Zentrums, welche mit der Linie des
26Al -Zerfalls in guter Übereinstimmung war. Diese Beobachtung wurde schon ein Jahr später
mit dem Satelliten-Experiment SMM11 durch Share et al. (1985) bestätigt. In der folgenden
Zeit wurde der Himmel im Lichte der 26Al-Linie wiederholt mit unterschiedlichen Ballon- und
Satelliteninstrumenten beobachtet. Tabelle 1.2 listet die bis zum Start von CGRO/COMPTEL
gemessenen Flüsse im Bereich der 1.809 MeV Linie. Zusätzlich sind die letzte Messung des Ballo-
nexperiments GRIS (GRIS95) und die entsprechenden Ergebnisse des OSSE Spektrometers mit
in die Tabelle aufgenommen worden. Die Flußwerte beziehen sich dabei auf Beobachtungen der
inneren Galaxis. Wird die Lebensdauer von ca. 1.04 Mio. Jahren (Endt 1990) berücksichtigt,
so folgt eine momentan vorhandene 26Al-Masse in der Milchstraße von 3± 1M� .
Auf Grund der schlechten oder gar nicht vorhandenen Richtungsinformation aller bis zum Jahr
1990 eingesetzten Instrumente, war über die räumliche Verteilung von 26Al in der Milchstraße
so gut wie nichts bekannt. Nur ein Emissionsexzeß aus Richtung des galaktischen Zentrums war
festgestellt worden. Für die Diskriminierung der unterschiedlichen Quellmodelle (siehe Kapitel 3)
ist aber eine detailliertere Kenntnis der räumlichen Emissionsstrukturen unabdingbar. Ein deut-
licher Fortschritt in dieser Richtung ermöglichte das Compton Teleskop COMPTEL (Schönfelder
et al. 1993), das erstmals die Erstellung einer Karte der Intensitätsverteilung im Energiebereich

9COMPTEL steht für COMPton TELescope und war eines von vier Instrumenten an Bord des NASA Satelliten
CGRO (Gehrels et al. 1994), welcher von Ende April 1991 bis zum 28.05.2000 den γ-Himmel beobachtete.

10HEAO ⇐⇒ High Energy Astronomy Observatory
11SMM ⇐⇒ Solar Maximum Mission
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Instrument Jahr Fluß Position Linienbreite
γ cm−2 s−1 rad−1 keV keV

HEAO-C 1984 (4.8 ± 0.8) · 10−4 1808.49 ± 0.41 < 3.3
SMM 1985 (4.0 ± 0.4) · 10−4 1804 ± 4 38+21

−38

Scandia/AT&T 1987 3.9
(
+2.0
−1.7

)
· 10−4 1809 < 3.6

GRIS 1991 (4.8 ± 0.7) · 10−4 1804.9 ± 2.8 < 2.8
MPE Ballon 1992 (4.9 ± 2.4) · 10−4 1800 ± 220 < 220
HEXAGONE 1993 (4.6 ± 2.7) · 10−4 1809 ± 2.0 < 3.9
OSSE 1993 (3.2 ± 1.5) · 10−4 1809 ± 50 < 100
GRIS95 1996 (4.8 ± 0.7) · 10−4 1808 ± 1.5 5.4± 1.4

Tabelle 1.2: Beobachtete γ-Flüsse der 1.809 MeV Emission des radioaktiven 26Al aus Richtung des
galaktischen Zentrums

von wenigen MeV erlaubte. COMPTEL erreichte dabei im Bereich der 1.809 MeV Linie ei-
ne Ortsauflösung von 3.8◦ (FWHM). Schon 1993 konnte eine erste Kartierung der 1.809 MeV
Strahlung entlang der galaktischen Scheibe durchgeführt werden (Diehl et al. 1993). Diese erste
Karte zeigte deutliche Emissionsgebiete in Richtung des galaktischen Zentrums, der Vela, Ca-
rina und Cygnus Region. Diese Eigenschaften der galaktischen 26Al -Verteilung wurden durch
Diehl et al. (1995) bestätigt. Zwei Jahre später präsentierte Oberlack (1997) eine erste Karte
des gesamten Himmels im Lichte der Linienemission von 26Al . Abbildung 1.4 zeigt den Himmel
im Licht der 1.809 MeV Emission, wie COMPTEL ihn im Laufe der gesamten Mission im Rah-
men einer Maximum Entropie Auswertung gesehen hat. Abbildung 2.3 in Kapitel 2 zeigt die
kumulative, effektive Belichtung der COMPTEL Beobachtungen. In Kapitel 2 wird die Analyse
und Kartierung der 1.809 MeV Emission mit COMPTEL im Detail diskutiert und die auf den
vollständigen Missionsdaten beruhenden Karten präsentiert. Die Karte zeigt neben einer star-
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Abbildung 1.4: Aitoff Projektion der Maximum Entropie Karte der 1.809 MeV Emission basierend auf
allen COMPTEL Beobachtungen vom April 1991 bis Ende Mai 2000. Die eingekreisten Regionen sind
Gebiete jüngerer Sternentstehungsaktivität (von links: Cygnus, Carina, Vela und Orion).

ken Emission aus Richtung des galaktischen Zentrums mehrere unregelmäßige Strukturen hoher
1.809 MeV Intensität wie z.B. in Richtung der Cygnus Region, welche die frühen Ergebnisse der
COMPTEL Mission bestätigen.
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Mit der Erstellung der Karten und damit der Visualisierung der Emissionsstrukturen wurde die
Frage nach den dominanten Quellen für interstellares 26Al in der Milchstraße immer bedeuten-
der. Schon früh wurden Anstrengungen unternommen, um die COMPTEL Karten mit Karten
anderer Wellenlängenbereichen zu korrelieren. So stellte sich schnell heraus, daß Tracer alter
Sternpopulationen wie z.B. das integrierte Sternlicht eine sehr ungenügende Beschreibung der
1.8 MeV Intensitätsverteilung liefern. Die besten Ergebnisse wurden grundsätzlich mit Tracern
aktiver Sternentstehung und junger, massereicher Sterne (z.B. frei-frei Emission von Elektro-
nen) erzielt. So konnte Knödlseder et al. (1999a) in einem groß angelegten Modellvergleich
basierend auf den ersten fünf Beobachtungsjahren von COMPTEL zeigen, daß die Intensitäts-
verteilung der thermischen Bremsstrahlung die beste Korrelation zur COMPTEL Karte hat.
Diese Strahlung läßt sich auf die ionisierenden Eigenschaften des Sternlichtes heißer, junger
Sterne zurückführen (Bennett et al. 1996). Zusammenfassend läßt sich also feststellen, daß die
Verteilung von 26Al direkt mit der Verteilung der junger, massereicher Sterne in der Milchstraße
korreliert ist, und daher diese Objekte als dominante Quellen angesehen werden können. Aller-
dings muß einschränkend festgehalten werden, daß eine Unterscheidung zwischen massereichen
Sternen und ihren nachfolgenden Kernkollaps-Supernovae bezüglich ihres jeweiligen Beitrags zur
26Al-Freisetzung bislang nicht möglich ist.
Lentz et al. (1999) konnte jedoch in einer Monte Carlo Verfahren Simulation zeigen, daß Novae
und AGB Sterne einen nicht zu vernachlässigenden Beitrag liefern könnten, welcher zu einem
mehr oder minder homogenen, diffusem Glühen der Milchstraße im 1.8 MeV Bereich führen
würde. Dieses Glühen könnte aus unterschiedlichen Gründen in COMPTEL Karten nicht sicht-
bar sein (Unterdrückung durch Hintergrundmodellierung, zu geringe Sensitivität, usw.). Die
Studie ergab, daß bis zu einer Masse von 1 M� 26Al dieser Quelltypen von COMPTEL unent-
deckt geblieben sein könnte. Hier werden evtl. zukünftige Instrumente mit größerer Sensitivität
(z.B. MEGA) und höherer Ortsauflösung (z.B. INTEGRAL) Aufschluß liefern. Diese Argumen-
tation kann aus der Warte eines COMPTEL Beobachters als weiteres Argument für die These
des Ursprungs der Emissionsstruktur in massiven Sterne und ihren Supernovae betrachtet wer-
den.
Auf Grund ihrer kurzen Lebensdauer von wenigen Millionen bis zu einigen 10 Millionen Jahren,
sind massereiche Sterne Tracer jüngerer Sternentstehungsaktivität. Anders ausgedrückt läßt sich
sagen, daß massive Sterne räumlich korreliert in Sternentstehungsgebieten entstehen. Gruppen
massereicher Sterne (→frühen Spektraltyps), die nicht gravitativ gebunden sind, nennt man
OB Assoziationen. OB Assoziationen entstehen als Folge lokaler Sternentstehungsaktivität in
genügend großen und massereichen Molekülwolkenkomplexen und bleiben auf Grund der damit
verbundenen gemeinsamen Raumbewegung der entstandenen O und B Sterne um das galaktische
Zentrum als Gruppe sichtbar. Die nicht vorhandene gravitative Bindung der Assoziationsmit-
glieder untereinander hat jedoch zur Folge, daß sich die Assoziationen auf Grund vorhandener
Geschwindigkeitsdispersionen mit der Zeit auflösen. Ferner stellt das maximaler Alter eines
frühen B Sterns ein weiteres oberes Limit für das Alter einer Assoziation dar. Andererseits gibt
es Hinweise, daß die Mitglieder einer OB Assoziationen nicht unbedingt synchron, also in einem
sogenannten Starburst, entstanden sein müssen, sondern daß es Untergruppen unterschiedlichen
Alters geben kann (z.B. in Orion OB1 kennt man vier Untergruppen (Brown et al. 1994)),
die auf propagierende Sternentstehung in einer Molekülwolke zurückzuführen sind. Aus dem
Blickwinkel der chemischen Entwicklung und speziell der Synthese von 26Al erscheinen OB As-
soziationen auf Grund ihrer relativ hohen Dichte an massereichen Sternen als ideale Kandidaten
für die Synthese und Verbreitung von 26Al im interstellare Medium.
Ein weiteres Phänomen bezüglich der beobachteten 1.809 MeV Strahlung ist die von Naya et al.
(1996) berichtete große Linienbreite der Emissionslinie. Die mit dem Ballonexperiment GRIS
der NASA durchgeführten Messungen ergaben eine Linienbreite von ca. 5 keV, was einer Tempe-
ratur von mehreren Millionen Grad oder einer Raumgeschindigkeit von ca. 500 km/s entspräche.
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Es ist bislang ungeklärt, wie 26Al über den Zeitraum von 1 Mio. Jahren so heiß bzw. schnell
bleiben oder alternativ wieder aufgeheizt bzw. beschleunigt werden kann. Allerdings muß an
dieser Stelle angemerkt werden, daß das von Naya et al. (1996) publizierte Ergebnis inkonsistent
mit anderen Messungen der Linienbreite ist. Die gute Spektralauflösung von INTEGRAL wird
hier mit Sicherheit einen guten Fortschritt ermöglichen.

1.3 Das interstellare Medium

In den vorangegangenen Abschnitten war schon mehrfach vom interstellaren Medium die Rede.
Noch zu Beginn des 20. Jahrhunderts herrschte die Ansicht vor, daß der Raum zwischen den
Sternen weitest gehend leer sei. So wurde noch um 1920 versucht, die Größe und Gestalt der
Milchstraße aus Sternzählungen herzuleiten. Robert Trümpler entdeckte 1930 bei Beobachtun-
gen an offenen Sternhaufen einen ersten schlüssigen Beweis für die Existenz einer allgemeinen
interstellaren Absorption des Sternlichtes. Trümpler hatte versucht auf photometrischem Wege
die Entfernung einzelner Haufenmitglieder zu ermitteln. Aus den gemessenen Entfernungen und
dem Winkeldurchmesser der Sternhaufen berechnete er die linearen Ausdehnungen der Stern-
haufen. Es stellte sich heraus, daß die resultierenden Sternhaufendurchmesser mit größerer
Entfernung zunahmen. Nach eingehender Untersuchung möglicher Fehlerquellen, welche dieses
sehr unwahrscheinliche Ergebnis bedingt haben könnten, kam Trümpler zu dem Schluß, daß
die photometrischen Entfernungen systematisch zu groß waren. Er führte diesen Effekt auf eine
systematische Abschwächung des Sternlichtes zurück. Heutzutage spricht man bei diesem Effekt
von interstellarer Extinktion, da es sich nicht um einen rein thermischen Prozeß handelt. Der
von Trümpler bestimmte Extinktionskoeffizient belief sich auf etwa 0.54 pro 1000 pc. Heute
weiß man, daß dieser Wert entlang der galaktischen Symmetrieebene sogar bis zu dreimal so
hoch sein kann.
Die Einführung der Photographie zeigte das wahre Ausmaß der interstellaren Extinktion. Pho-
toemulsionen ermöglichten durch lange Belichtungszeiten die Beobachtung auch sehr lichtschwa-
cher diffuser Nebel und enthüllte die Struktur der Milchstraße. Auch wurde eine Konzentration
sogenannter Dunkelwolken entlang des galaktischen Äquators festgestellt. Einen überzeugenden
Beweis dafür, daß die Dunkelwolkenkette in der Milchstraße nicht durch lokale Defizite in der
Sterndichte sondern auf die interstellare Extinktion zurückzuführen ist, lieferte Edwin Hubble
1934. Bei der Zählung ferner Galaxien stellte er fest, daß deren Flächendichte an der Sphäre
bei Annäherung an die Symmetrielinie der Milchstraße systematisch abnahm. Dieser Effekt läßt
sich auf eine zur galaktischen Scheibe hin größer werdende Extinktion zurückführen.
Was ist die Ursache dieser interstellaren Extinktion? Der niederländische Astronom J.H. Oort
wies bereits 1932 darauf hin, daß die Geschwindigkeitskomponente senkrecht zur galaktischen
Symmetrieeben der Sterne eine obere Grenze für die mittlere Massendichte der interstellaren
Materie definiert. Diese Bewegungen werden durch die Gravitationskraft aller stellaren und
interstellaren Massen beherrscht, welche sich in einer relativ dünnen Schicht entlang der ga-
laktischen Scheibe befinden. Die Anziehungskraft verhindert, daß die Sterne sich weit von der
galaktischen Scheibe entfernen können. Aus den mittleren Geschwindigkeitskomponenten läßt
sich zunächst die rücktreibende Kraft bestimmen und aus dieser weiter das mittlere Gravitati-
onspotential und damit die Massendichte. Nach Abzug der Sternmassen verbleibt ein maximaler
Anteil der interstellaren Materie an dieser Massendichte von ca. 3·10−27 kg cm−3 oder rund zwei
Wasserstoffatomen pro Kubikzentimeter. Eine nähere Untersuchung des Extinktionsphänomens
führt bei dieser geringen zur Verfügung stehenden Dichte auf die Annahme von Staubteilchen
mit einer mittleren Ausdehnung von ca. 1µm als Ursache für die Lichtschwächung.
Beobachtungen über einen großen Wellenlängenbereich haben gezeigt, daß die Bereiche des sicht-
baren Lichts und der UV Strahlung am stärksten von der Extinktion betroffen sind. Im Infra-
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rotbereich nimmt die Schwächung mit steigender Wellenlänge ab. Gängige Interpretation für
die beobachtete IR Strahlung ist die Emission von angeregten Staubteilchen. Staub findet man
neben Molekülen in sehr kalten Umgebungen (T ≈ 100K). Andererseits haben Beobachtungen
im Bereich der Röntgenstrahlung gezeigt, daß es sehr heißes ionisiertes Gas gibt. Hier findet
man Temperaturen bis zu einigen Millionen Grad. Auf Basis dieser Beobachtungen wurde ein
3 Phasen Bild vom interstellaren Medium [ → ISM](McKee und Ostriker 1977) entwickelt. In
diesem Bild ist das ISM aus einer kalten Phase, welche sich besonders in Molekülwolken zeigt,
einer warmen Phase von ca. 103 bis 104 K und einer heißen Phase, welche durch Strahlungeffekte
und Schockwirkungen aufgeheizt wird, aufgebaut.

1.4 Massereiche Sterne und die Struktur des ISM

Die heiße Phase des interstellaren Mediums wird durch zwei Mechanismen aufgeheizt. Wie bei
der chemischen Entwicklung spielen auch in diesem Zusammenhang massereiche, heiße Sterne
eine zentrale Rolle. Zum einen strahlen massive Sterne auf Grund der höheren Energieproduk-
tionsrate mit größerer Effektivtemperaturen (bis zu ca. 60000 K [vgl. Sonne: Teff ≈ 5800K]),
was zur Folge hat, daß ein relativ großer Anteil der Strahlung im Wellenlängenbereich der EUV-
Strahlung abgegeben wird. Diese Strahlung mit Wellenlängen kleiner als 91.2 nm ist in der Lage
Wasserstoff zu ionisieren, was zu einem Heizungseffekt im bestrahlten Medium führt.
Weiterhin weisen massereiche Sterne einen erheblichen Massenverlust auf, welcher mit hohen
Emissionsgeschwindigkeiten verbunden ist. Man spricht bei diesem Phänomen von einem Stern-
wind. Massive Sterne erreichen besonders in späten Entwicklungsphasen Masseverlustraten von
bis zu einigen 104M� yr−1 und Windgeschwindigkeiten von bis zu 4000 km s−1. Dies entspricht
einer Windleistung von einigen 1037 erg s−1 oder einer kinetischen Energie von ca. 1051 erg pro
Millionen Jahre. Diese Energie wird in das den Stern umgebende interstellare Medium einge-
tragen und führt dort zusammen mit der freigesetzten Materie zur Bildung einer blasenartigen
Struktur (Abbildung 1.5), welche im Inneren die heiße Phase des ISM beherbergt. Man spricht
hierbei von interstellaren Blasen (→ISB). Diese Blasen wurden erstmals von (Castor et al.
1975b) beschreiben.
Andererseits erleiden massereiche Sterne in der Regel am Ende ihrer Entwicklung eine Kernkol-
laps Supernova Explosion, bei der ebenfalls kinetische Energie in der Größenordnung von 1051

erg freigesetzt wird. Auch bei diesem Prozeß entstehen blasenartige Strukturen im interstellaren
Medium, welche in den unterschiedlichsten Wellenlängen zu verschiedenen Entwicklungszeiten
beobachtet werden können. Man nennt diese Strukturen Supernova-Überreste. Im Zusammen-
hang mit der Entwicklung eines Supernova-Überrestes unterscheidet man vier Phasen. Während
die sehr frühe Phase im wesentlichen durch eine ungebremste Expansion bestimmt wird (Su-
pernova Ejekta erreichen Geschwindigkeiten von einigen 103 km s−1 für Kernkollaps Supernovae
[hydrodynamische SN12] und 104 km s−1 für Supernovae vom Typ Ia [thermonukleare SN]), ge-
winnt in der späteren Entwicklung die von der Schockwelle aufgesammelte Materie immer mehr
Bedeutung. An die freie Expansion schließt sich die Sedov-Taylor Phase (Taylor 1950, Se-
dov 1959) an, welche von der sogenannten snow plow Phase gefolgt wird. Schließlich setzt die
Fragmentation des Supernova-Überrestes ein. Windblasen und Supernova-Überreste erreichen
typische Ausdehnungen von 50 pc, bevor ihre Struktur zerbricht und in das umgebende Medium
übergeht.

12Zu diesem Typ der Sternexplosion zählen die nach spektralen und zeitlichem Ablauf eingeteilten Supernovae
vom Typ Ib, Ic und II. Hydrodynamische Supernovae setzen ein massiven Vorläuferstern voraus, während Typ
Ia Supernovae auf eine Explosion eines Weißen Zwerges in einem wechselwirkenden Binärsystem zurückgeführt
werden. Im Rahmen von Kapitel 3 werden die Kernkollaps-Supernovae eingehender untersucht.



1.5. Zielsetzung und Gliederung der Arbeit 11

Bubble Nebula • NGC 7635
Hubble Space Telescope • WFPC2

NASA, D. Walter (South Carolina State University) and P. Scowen (Arizona State University) • STScI-PRC00-04

Abbildung 1.5: Hubble WFPC2 Aufnahme
einer im interstellaren Medium expandierenden
Blase. Der zugehörige Nebel trägt die Bezeich-
nung NGC 7635 und befindet sich im Sternbild
Cassiopeia. Die Blase hat einen Radius von ca.
2 pc (Quelle: Walter et al. (2000)).

Zusammenfassend bleibt also festzustellen, daß massive Sterne neben der chemischen Entwick-
lung des interstellaren Mediums auch bei der Strukturierung des Mediums von grundlegender
Bedeutung sind. Wie auch im Zusammenhang mit der chemischen Entwicklung sind Gruppen
massiver Sterne wie OB Assoziationen auch bezüglich der räumlichen Strukturbildung im inter-
stellaren Medium von besonderem Interesse, da sich die oben angeführten Phänomene überlagern
und verstärken können. So findet man bei der Beobachtung der galaktischen Gasverteilung ne-
ben den Windblasen und Supernova-Überresten auch großskalige Blasenstrukturen, welche man
Superblasen nennt. Aus Bestimmung des Expansionsverhaltens dieser Strukturen hat man die
benötigte Energie zur Bildung dieser Strukturen auf einige 1052 erg abgeschätzt, was bis zu
100 Supernova Explosionen entspräche. In der Regel findet man in der Nähe dieser Blasen OB
Assoziationen oder zumindest Hinweise auf die Aktivität massereicher Sterne (z.B. Ionisation).
Daraus hat sich das gängige Bild ergeben, daß Superblasen aus der Überlagerung von Wind-
blasen und Supernova-Überresten von massiven Sternen in OB Assoziationen oder Clustern
hervorgehen.

1.5 Zielsetzung und Gliederung der Arbeit

Ausgehend von der durch Modellvergleiche untermauerten Hypothese des dominanten 26Al-
Ursprungs in massereichen Sternen und ihren Kernkollaps-Supernovae soll in der vorliegenden
Arbeit eine erweiterte Hypothese zum Ursprung dieses interstellaren Radionuklids untersucht
werden. Ziel ist dabei die Rückführung der beobachteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung und
ihrer Korrelationen zu Tracern der galaktischen Population massereicher Sterne auf kleinere Un-
tereinheiten der Sternpopulation der Milchstraße und den in ihnen ablaufenden physikalischen
Prozesse. Als geeignete Untereinheiten erscheinen dabei OB Assoziationen, da diese Stern-
gruppen genügend jung und reich an massereichen Sternen sind. Die alternative Untersuchung
einzelner massereicher Sterne oder Supernovae zur Interpretation der COMPTEL 1.809 MeV
Karten kommt auf Grund der zu geringen Sensitivität und der daraus folgenden verschwinden-
den Zahl potentiell beobachtbare Einzelobjekte nicht in Betracht. Jedoch ist zu erwarten, daß
OB Assoziationen durch additive Überlagerung der 26Al-Freisetzung ihrer Mitglieder, auch in
größeren Entfernungen untersucht werden können. Dasselbe gilt für andere mögliche Observable
massereicher Sterne. Dieser Ansatz führt auf das Problem der Charakterisierung der Quelleigen-
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schaften von OB Assoziationen bezüglich der verschiedenen Emissionen (ionisierende Strahlung,
prozessierte Materie und kinetische Energie) durch die Population massereicher Mitgliedssterne.
Neben diesen direkt an die Assoziationspopulation gekoppelten Eigenschaften soll im Rahmen
der Arbeit die Frage nach dem Zusammenhang zwischen dem Zustand und der Struktur des in-
terstellaren Mediums und den Eigenschaften der 1.809 MeV Linienstrahlung untersucht werden.
Umgekehrt stellt sich die Frage, in wie weit die Messung der 1.809 MeV Strahlung und ihrer
Korrelation zu anderen Observablen Rückschlüsse auf die Population und Sternentstehungsge-
schichte in beobachteten Emissionsgebieten zuläßt.

Die vorliegende Arbeit gliedert sich dem gemäß im wesentlichen in drei Teile. Im folgenden
Kapitel wird zunächst das γ-Teleskop COMPTEL, der Missionsverlauf und die Datenauswer-
tung für die Erstellung von Karten der beobachteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung vorgestellt.
Dieses Kapitel schließt mit der Präsentation der ersten 1.809 MeV Himmelskarten, welche auf
der vollständigen Beobachtungsdaten der COMPTEL Mission beruhen.
Der zweite Teil der Arbeit erstreckt sich über die Kapitel 3 und 4. Dabei wird in Kapitel 3 das
aktuelle Bild der inneren Struktur massereicher Sterne, ihrer Entwicklung und die Eigenschaf-
ten der Emissionen massereicher Sterne in Theorie und Beobachtung diskutiert. Besonderer
Schwerpunkt liegt dabei auf der Synthese und Freisetzung von 26Al sowie ihre Abhängigkeit
von diversen physikalischen Prozessen in der Sternentwicklung. Darüberhinaus wird die Wech-
selwirkung massereicher Sterne mit dem sie umgebenden interstellaren Medium und die sich
daraus ergebende Struktur des Mediums vorgestellt. Auf dieser Zusammenfassung des aktuellen
Bildes massereicher Sterne und ihrer Beziehungen zum interstellaren Medium aufbauend wird
in Kapitel 4 ein Modell für die Evolution von Gruppen massereicher Sterne entwickelt. Dieses
Kapitel gliedert sich dazu in zwei Hauptabschnitte, wobei der erste Abschnitt der Modellierung
der Sternpopulation und ihrer direkten Emissionen bzw. direkt beobachtbaren Eigenschaften
(zusammenfassend: primären Observablen) und der folgende Abschnitt der Untersuchung der
Wechselwirkung von OB Assoziationen mit interstellaren Medium durch Eintrag kinetischer
Energie gewidmet ist. Observablen, die aus Wechselwirkungen mit interstellaren Medium fol-
gen, werden im weiteren sekundäre Observablen genannt.
Im dritten Teil der Arbeit (Kapitel 5) werden die entwickelten Modelle auf die 1.809 MeV Emis-
sion in der Cygnus Region angewandt. Diese Region ist einerseits die nach dem galaktischen
Zentrum auffälligste Emissionsstruktur in den COMPTEL 1.809 MeV Karten (siehe z.B. Abbil-
dung 1.4). Andererseits werden in der Cygnus Region neun OB Assoziationen vermutet. Kapitel
5 stellt dazu zunächst die verschiedenen Beobachtungsbefunde anderer Wellenlängenbereiche für
die Cygnus Region zusammen. Daran anschließend wird schrittweise ein Modell der interstella-
ren 26Al-Verteilung auf Grund der Population massereicher Sterne der Region erarbeitet. Diese
Modelle werden mit Hilfe eines quantitativen Hypothesentests mit den COMPTEL Daten der
1.809 MeV Strahlung verglichen. Darüberhinaus werden aus dem Modell folgende Vorhersa-
gen für primäre und sekundäre Observablen (z.B. Intensität der thermischen Bremsstrahlung
im Radiobereich) verfügbaren Beobachtungsbefunden (z.B. COBE DMR free-free Karte) ge-
genübergestellt.
Im abschließenden Kapitel werden schließlich die erreichten Resultate zusammengefaßt und kri-
tisch diskutiert. Darüberhinaus gibt Kapitel 6 einen Überblick über mögliche Anwendungen
und Weiterentwicklungen im Rahmen des vorgeschlagenen Modells der 26Al-Ausbreitung im
interstellaren Medium.



Kapitel 2

COMPTEL: Die 1.809 MeV
Beobachtungen

2.1 Das Compton Teleskop COMPTEL

COMPTEL (Schönfelder et al. 1993) war eines von vier Instrumenten an Bord des NASA Sa-
telliten Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO). Das Compton Teleskop COMPTEL war
dabei das erste satellitengestützte System seiner Art und erlaubte abbildende Beobachtung des
γ-Himmels im Energiebereich zwischen 0.75 und 30 MeV.

2.1.1 Das Meßprinzip

Während im Wellenlängenbereich bis hinauf zur Röntgenstrahlung (einige keV) die Wellen-
natur und damit die optischen Eigenschaften der elektromagnetischen Strahlung dominieren,
treten im Falle der höherenergetischen γ-Strahlung die Teilcheneigenschaften der Photonen her-
vor. Nicht mehr Diffraktion, Reflektion und Interferenz dominieren die Erscheinungen, sondern
Teilchenreaktionen mit Materie im Strahlengang der γ-Quanten. Während im Falle der nie-
derenergetischen Strahlung großflächige, fokussierende Instrumente die Strahlung auf kleine,
ortsempfindliche Detektoren bündeln, gleichen γ-Detektoren den Teilchendetektorsystemen, wie
sie aus der Kernphysik bekannt sind. Diese haben keine fokussierenden Eigenschaften, so daß
die geometrische Fläche des aktiven Detektormaterials die effektive Detektorfläche bestimmt.
Im Energiebereich von einigen MeV dominiert der Compton Effekt1 die Wechselwirkung von
Photonen mit Materie, während im niederenergetischen Bereich der Photo-Effekt und im hoch-
energetischen Teil die Paarerzeugung überwiegen. Mit der Erhaltung von Energie und Impuls
beim Compton-Stoß erhält man aus dem Energieverlust ∆E und der Photonenergie vor dem
Stoß Eγ den geometrischen Streuwinkel ϕgeo des einfallenden Photons zu:

ϕgeo = arccos

[
1 +mec

2

(
1
Eγ

− 1
Eγ −∆E

)]
. (2.1)

Hierbei ist mec2 die Ruheenergie eines Elektrons. Für unpolarisierte Photonen und Elektronen
ist die Verteilung der Streuwinkel durch die energieabhängige Klein-Nishina-Formel gegeben.

1Die inelastische Streuung von Photonen an quasi-freien Elektronen wird als Compton Effekt bezeichnet, dabei
verliert das Photon einen Teil seiner Energie an das Elektron und wird dadurch langwelliger (Longair 1992).
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Abbildung 2.1: Das Meßprinzip eines Compton Teleskops am Beispiel der COMPTEL Schemazeichnung
(linker Teil). Daneben ist die Signatur idealer Ereignisse einer Punktquelle im schematischen COMPTEL
Datenraum gezeigt (rechts).

Der Nachweis von γ-Quanten wird bei COMPTEL durch die aufeinanderfolgende Wechselwir-
kung einfallender Photonen in zwei getrennten, parallelen Detektorebenen (D1 und D2) erzielt;
dabei ist ein gültiges Ereignis durch ein 40 ns breites Koinzidenzfenster definiert. Das linke Teil-
bild von Abbildung 2.1 zeigt eine Schemazeichnung der COMPTEL Detektorebenen zusammen
mit einer Darstellung des Meßprinzips. Ein ideales Ereignis ist dabei durch eine Compton-
Streuung in einem D1-Detektormodul mit anschließender vollständiger Absorption in einem
D2-Modul charakterisiert. In beiden Detektorebenen werden die Wechselwirkungsenergien E1

und E2 sowie die Wechselwirkungsorte gemessen. Für ein ideales Ereignis ist so die Energie des
einfallenden Photons, der Energieverlust im D1-Detektor und die Streurichtung zwischen D1-
und D2-Detektor bekannt. Es gilt:

Eγ = Etot = E1 + E2 (2.2)
∆E = E1 (2.3)

Einsetzen von 2.2 und 2.3 in Gleichung 2.1 liefert den Compton Streuwinkel ϕ̄ zu:

ϕ̄ = arccos
[
1 +mec

2
(

1
E1 + E2

− 1
E2

)]
. (2.4)

Streurichtung und Streuwinkel lassen sich in einem dreidimensionalen Datenraum darstellen.
Ereignisse, welche von Photonen einer Punktquelle herrühren, besetzen in diesem Datenraum
einen Kegelmantel, dessen Aufpunkt den Ort der Punktquelle (χ0, ψ0) am Himmel bezeichnet.
Für ideale Ereignisse beträgt der Öffnungswinkel des Kegels 90◦ (siehe rechtes Teilbild von
Abbildung 2.1).
In Wirklichkeit jedoch wirken sich nicht vermeidbare Meßungenauigkeiten und vor allem die
häufig nicht vollständige Absorption gestreuter Photonen im D2-Detektor auf die Bestimmung
von Streurichtung und Streuwinkel aus. Die unvollständige Absorption im D2-Detektor führt zu
einer systematischen Abweichung des berechneten Streuwinkels ϕ̄ vom realen Streuwinkel ϕgeo

zu größeren Werten hin. Man definiert daher für Compton-gestreute Photonen die Differenz

ARM = ϕ̄− ϕgeo (2.5)

als die Winkelauflösung des Teleskops. ARM steht dabei für angular resolution measure.
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2.1.2 Der Aufbau des COMPTEL Teleskops

Wie in Abbildung 2.1 angedeutet, besteht COMPTEL aus zwei Detektorebenen, welche in einem
Abstand von 157.7 cm (Zentrum der Detektormodule) parallel zueinander auf zwei Trägerplatt-
formen montiert sind. Die erste Detektorebene (D1) besteht dabei aus 7 zylindrischen Detek-
tormodulen mit einem Durchmesser von 27.6 cm und einer Höhe von 8.5 cm. Die D1-Module
sind so optimiert, daß einfallende Photonen im gewünschten Energiebereich möglichst einfach
Compton-gestreut werden. Die Wahrscheinlichkeit für eine Compton-Streuung beträgt ca. 97%
(Schönfelder et al. 1993). Jedes D1-Modul besteht aus einem mit dem flüssigen, organischen
Szintillator NE213A gefüllten Aluminiumgehäuse. Wechselwirkungsenergie und Wechselwir-
kungsort werden in jedem Modul durch acht seitlich über Quartzfenster eingekoppelte Photo-
elektronenvervielfacher (PMTs) bestimmt. Aus der Summe der absoluten Pulshöhen erhält man
die Wechselwirkungsenergie E1. Aus den relativen Pulshöhen läßt sich eine zweidimensionale
Bestimmung des Wechselwirkungsorts parallel zur Detektorebene durchführen.
Die zweite Detektorebene (D2) besteht aus 14 zylindrischen NaI(Tl)-Szintillatorkristallen. Je-
der Kristall mißt 28.2 cm im Durchmesser und 7.5 cm in der Höhe und wird von der Unterseite
durch 7 Photoelektronenvervielfacher ausgelesen. Analog zu den D1-Modulen erhält man aus
der absoluten Pulshöhensumme die deponierte Energie E2 und aus den Relativwerten eine zwei-
dimensionale Lokalisierung des Wechselwirkungsortes.
Jede Detektorebene ist ferner von einem Antikoinzidenzschild umgeben, welches aus jeweils zwei
Hemisphären des Plastikszintillators NE110 bestehen und zur aktiven Abschirmung der beiden
Detektorebenen gegen geladene Teilchen der auf das Teleskop einwirkenden kosmischen Strah-
lung dienen. Diese Schilde werden durch 24 Photoelektronenvervielfacher überwacht, welche an
den Schnittkanten eingekoppelt sind. Neben dem bereits erwähnten zeitlichen Koinzidenzfenster
(TOF: Time Of Flight) erlauben diese Veto-Dome eine effektive Unterdrückung des sehr hohen
Teilchenhintergrundes.
Eine weitere Reduktion der Hintergrundrate wird durch eine Pulsformanalyse der Detektorsi-
gnale erzielt. Diese sogenannte Pulse Shape Discrimination (PSD) macht sich die Eigenschaft zu
Nutze, daß das Ansprechverhalten der Szintillatoren auf Photonen- bzw. Neutronen-Ereignisse
unterschiedlich ist; es ergeben sich verschiedene Pulsformen der PMT-Signale. Diese Unter-
schiede können einerseits zur Unterdrückung des Neutronenhintergrundes herangezogen werden,
andererseits kann durch Selektion der Neutronen-Ereignisse COMPTEL als Neutronen-Teleskop
verwendet werden (Ryan et al. 1992).

2.1.3 Die Leistungsfähigkeit der Einzelkomponenten

Während sowohl die D2-Detektoren als auch das Gesamtinstrument mit Hilfe von radioaktiven
Präparaten und Beschleunigermessungen im Energiebereich zwischen 0.66 und 20.5 MeV geeicht
wurde, war aus technischen Gründen die Eichung der D1-Module nur mit Hilfe von Radiopräpa-
raten im Energiebereich zwischen 339 und 2517 keV möglich. Auf Grund seiner Auslegung als
Compton-Konverter werden Photonen im D1-Detektor in der Regel nicht absorbiert, sondern in
etwa 97% der Wechselwirkungen einfach Compton-gestreut. Es bildet sich daher kein Photopeak
in D1-Spektren aus, die D1-Detektoren wurden daher mit einer Compton-Rückstreutechnik ge-
eicht (Diehl und Graser 1981). Die mittlere Energieauflösung aller D1-Module läßt sich mittels
eines Potenzgesetzes:

σ1 = 1.10 ·E0.57
1 (2.6)

beschreiben, wobei sowohl σ1 als auch E1 in keV gegeben sind. Die Energieauflösung der D2-
Detektoren läßt sich hingegen mit einer analytischen Funktion beschreiben, welche die wichtig-
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sten physikalischen Prozesse modelliert (van Dijk 1996). Als mittlere Auflösung der D2-Module
findet man so:

σ2 = 0.01 ·
√
9.86 · 103 E2 + 4.14E2

2 (2.7)

Auch hier sind alle Größen in keV angegeben.
Neben der Energieauflösung spielt die Präzision der Positionsbestimmungen der Wechselwir-
kungsorte in den Detektormodulen eine entscheidende Rolle. Wie bereits erwähnt, basiert die
Ortsbestimmung in den D1- und D2-Modulen auf den relativen Pulshöhen der Photoelektro-
nenvervielfacher. Die Positionsalgorithmen wurden mit Hilfe kollimierter Gammastrahlen an
900 (D1) bzw. 686 (D2) Positionen geeicht. Diese Stützstellen werden im Zuge der Ereig-
nisprozessierung der Satellitendaten mit Hilfe eines neuronalen Netzes interpoliert, welches mit
den Eichdaten trainiert wurde (Connors et al. 1992). Auf Grund der unterschiedlichen Geo-
metrien der PMT-Montage haben D1- und D2-Module unterschiedliche Charakteristiken der
Ortsauflösung. Durch die seitliche Montage in den D1-Modulen schwankt die 1σ-Auflösung hier
zwischen 0.6 und 6.1 cm, wobei sich ein Mittelwert von 2.3 cm ergibt. Die unterseitige Montage
der PMT im Falle der D2-Module erlaubt einen besseren Mittelwert von 1.5 cm bei gleichzeitig
niedrigerer Streuung zwischen 0.5 und 2.5 cm.
Untersuchungen von Weidenspointner (1999) haben gezeigt, daß die Rekonstruktion der Wech-
selwirkungsorte systematische Fehler aufweist, welche die Abbildungseigenschaften beeinflussen.
Wechselwirkungen nahe dem Rand eines Moduls werden weiter innen rekonstruiert, während
Ereignisse zwischen benachbarten PMTs als Wechselwirkungen vor den PMTs interpretiert wer-
den. Ferner ergibt sich eine Energieabhängigkeit der systematischen Effekte, wonach die Fehler
zu höheren Energien hin stärker werden. Für den Bereich der 1.809 MeV Linie erscheinen sie
aber vernachlässigbar.
Außer den Eigenschaften der primären Detektorkomponenten spielen die Leistungsfähigkeiten
der Komponenten zur Hintergrundsunterdrückung eine große Rolle. Neben den Veto-Domen aus
1.5 cm dickem Plastikszintillator kommt eine Time-of-Flight Selektion mit Hilfe eines Amplitude
and Rise time Compensated timing (ARC) (Knoll 1989) zum Einsatz, welche eine Zeitauflösung
von 1.5 ns zwischen zwei aufeinanderfolgenden Ereignissen ermöglicht.
Die Effizienz der Neutronenunterdrückung durch Pulsformanalyse der D1-Signale liegt bei ca.
90%. Die Veto-Dome erzielen eine Effizienz von ca. 99%, während die Effizienz der TOF-
Unterdrückung im Bereich zwischen 90% und 95% liegt (van Dijk 1996). Im Falle meiner Analyse
der COMPTEL 1.809 MeV Daten kommt die aus der Arbeit von de Boer (1993) hervorgehende
TOF-Korrektur II zur Anwendung. Für sogenannte TOFII-Daten müssen Flußwerte bei den
oben angeführten Selektionen des TOF-Fensters mit einem Korrekturfaktor von 1.26 multipli-
ziert werden.

1. Energieauswahl der ersten Detektorebene : E1 ∈ [70; 20000] [keV]
2. Energieauswhal der zweiten Detektorebene : E2 ∈ [650; 30000] [keV]
3. Streuwinkelauswahl : ϕ̄ ∈ [0◦; 50◦]
4. Flugzeitfenster für gültige Ereignisse : TOF ∈ [115; 130]
5. Pulsformdiskrimination : PSD ∈ [0; 110]
6. Erdhorizontauswahl : ζ > 5◦

Tabelle 2.1: Datenselektionen der abbildenden 1.809 MeV Analyse der COMPTEL Daten

Um das Signal-zu-Hintergrund Verhältnis weiter zu optimieren, werden im Zuge der Daten-
analyse weitere Selektionskriterien auf die Daten angewandt werden. Tabelle 2.1 faßt die in
dieser Arbeit verwendeten Datenselektionen zusammen. Von sehr großer Bedeutung ist dabei
die Einführung der sogenannten Erdhorizontauswahl ζ, die einen Mindestabstand zwischen dem
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COMPTEL-Gesichtsfeld und dem Erdhorizont definiert. Dieses Kriterium erlaubt die effizien-
te Unterdrückung des Hintergrundes aus der Erdatmosphäre stammender γ-Photonen. Eine
Untersuchung der Selektionskriterien im Falle der 1.8 MeV Analyse ist bei Oberlack (1997) zu
finden.

2.1.4 Die instrumentelle Antwortfunktion

Meßungenauigkeiten bestimmen die Abbildungseigenschaften des Gesamtsystems. Die Eichung
der Einzeldetektoren ergibt den Zusammenhang zwischen den wahren und gemessenen Wech-
selwirkungspositionen und Energieverlusten eines Photons in den Einzelkomponenten. Von wis-
senschaftlicher Bedeutung sind jedoch die Energie des einfallende Photons Eγ und seine Her-
kunftsrichtung (χ0, ψ0). Die instrumentelle Antwortfunktion R verknüpft die physikalischen
Charakteristiken der einfallenden Strahlung mit den gemessenen Größen.
Die Antwortfunktion R ist definiert als die Verteilung aller gemessenen Parameter für Photonen
einer Energie und Einfallsrichtung. Im Falle von COMPTEL sind das 21 Parameter, welche
sowohl zur direkten Bestimmung der abgeleiteten Größen (z.B. E1 oder (x, y)1) als auch zur
Selektion der Ereignisse (z.B. TOF und PSD) verwendet werden. Die Antwortfunktion bildet
die physikalischen Eigenschaften der einfallenden Photonen [Eγ , (χ0, ψ0)] auf die primären Meß-
größen ab, aus denen wieder die abgeleiteten Meßgrößen (Etot, χ, ψ, ϕ̄) folgen. Der resultierende
hoch-dimensionale Datenraum übersteigt allerdings auch heute noch die Leistungsfähigkeit der
Datenverarbeitungssysteme , so daß die Auswertung in geeigneten Unterdatenräumen erfolgen
muß , welche durch Selektion und Integration über einige Parameter gebildet werden. Für eine
spektrale Auswertung ist die Richtungsinformation zweitrangig, und es wird daher über die drei
Winkel integriert, so daß ein eindimensionaler Datenraum mit entsprechender spektraler Ant-
wortfunktion RE entsteht. Ortsaufgelöste Spektralanalyse ist nach diesem Verfahren nur durch
entsprechend gewählte Selektion der Daten durch Beschränkung auf bestimmte ARM-Fenster
um die gewünschte Quellregion möglich, wobei die erreichbare Ortsauflösung weit hinter den
in einer abbildungsorientierten Analyse möglichen zurückbleibt. Ist andernfalls eine Abbildung
des Himmels Ziel der Datenanalyse, so kann der Datenraum durch Integration über die Ener-
gieverteilung Etot in einen winkelaufgelösten Unterraum mit entsprechender Antwortfunktion
RA überführt werden. Energieauflösung erhält man in diesem Fall ebenfalls nurdurch vorherige
Einschränkung des Datenraums. Im Falle der 1.809 MeV Auswertung wird üblicherweise ein
200 keV breites Energieband um 1.8 MeV aus der Etot-Verteilung ausgeschnitten.

2.1.4.1 Spektrale Antwortfunktion

Die spektrale Antwortfunktion geht nach

RE(Etot|Eγ , χ0, ψ0) =
∫
χ

∫
ψ

∫
ϕ̄
R(Etot, χ, ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) dϕ̄dψ dχ (2.8)

aus der instrumentellen Antwortfunktion durch Integration über die drei Winkelverteilungen
hervor und beschreibt die Verteilung von Etot als Funktion der Photonenergie und Einfalls-
winkel. Durch Faltung der entsprechenden Ansprechverhalten (energy responses) der D1- und
D2-Detektormodule erhält man die spektrale Antwortfunktion des Gesamtsystems (Diehl et al.
1992). Neben dieser numerischen Methode wurde eine direkte Eichung des Gesamtsystems und
eine detailierte GEANT-Simulation2 des Teleskops zur Bestimmung der Antwortfunktion ver-
wendet. Eine Diskussion der Verfahren findet man u.a. bei Oberlack (1997).

2Monte Carlo Paket zur Simulation von physikalischen Prozessen in Detektorsystemen [CERNSOFT
http://wwwinfo.cern.ch/asd/geant/]
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Im Falle der 1.809 MeV Linie ist die spektrale Antwortfunktion durch eine breite, leicht an-
steigende Verteilung zwischen der unteren Schwellenenergie von ca. 720 keV bis zu 2 MeV mit
überlagertem Photopeak sowie erstem und zweitem Escape-Peak charakterisiert. Etwa 50% al-
ler Ereignisse sitzen dabei im sogenannten Photopeak, welche aus idealen Compton-Ereignissen
mit total absorbiertem Photon hervorgehen. Der Photopeak läßt sich durch eine Gaußkurve mit
Zentrum bei 1.8 MeV und einer 1σ-Breite von 58.9 keV beschreiben. Die Escape-Peaks ergeben
sich aus der Möglichkeit der Paarbildung für Photonen mit Energien über 1.022 MeV. Geht
eines der Leptonen bzw. beide Leptonen durch Verlassen des Detektormoduls verloren, kommt
es zur Ausbildung von Sekundärmaxima bei Eγ − 511 keV bzw. Eγ − 1022 keV. Für die Breite
des Photopeaks gilt bei COMPTEL übrigens allgemein:

σEtot = 0.01 ·
√
14.61 · 103 Etot + 2.53Etot (2.9)

2.1.4.2 Ortsaufgelöste Instrumentantwort

Analog zur spektralen Antwortfunktion erhält man nach

RA(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) =
∫
Etot

R(Etot, χ, ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) dEtot (2.10)

die ortsaufgelöste Antwortfunktion, welche die Verteilung der gemessenen Streurichtungen (χ,ψ)
und Streuwinkel ϕ̄ in Abhängigkeit der Photonenparameter beschreibt. Bei einem idealen
Compton-Teleskop ist diese Antwortfunktion durch einen Kegel mit Öffnungswinkel 90◦ und
Aufpunkt bei (χ0, ψ0) gegeben (siehe rechte Abbildung in Abb. 2.1).
Neben den Energieauflösungen, welche über die Compton-Streuformel die Abbildungseigenschaf-
ten beeinflussen, bedingen die Ungenauigkeiten der Ortsmessungen eine Einschränkung der Win-
kelauflösung und damit der Abbildungsqualität. Oberlack (1997) hat diese Zusammenhänge
diskutiert, so daß an dieser Stelle auf eine weitere Diskussion verzichtet werden kann.
Selbst für ideale Compton-Ereignisse ergibt die beschränkte Winkelauflösung eine Verbreiterung
der ortsaufgelösten Antwortfunktion, welche sich energieabhängig wie folgt beschreiben läßt:

σARM(Eγ) =
1.247

1− e−0.854E0.9396
γ

(2.11)

Dabei ist die Photonenenergie in MeV einzusetzen. σARM wird in Grad gemessen. Im Falle
der 1.809 MeV Linie ergibt sich σARM = 1.61◦, was einer Ortsauflösung von ca. 3.8◦ FWHM
entspricht (Schönfelder et al. 1993).
Für unpolarisierte Photonen ist die ortsaufgelöste Antwortfunktion symmetrisch zum Azimuth,
so daß die Antwortfunktion zusätzlich über die Azimutalrichtung integriert werden kann. So
gelangt man zu einer zweidimensionalen Repräsentation in der ϕgeo − ϕ̄ - Ebene.
Für die praktische Anwendung läßt sich die Antwortfunktion in drei Komponenten separieren,
wobei gilt:

RA(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) = g(χ,ψ, ϕ̄) · A(χ0, ψ0) · P(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) (2.12)

In dieser Darstellung ist g(χ,ψ, ϕ̄) die Wahrscheinlichkeit für die Streuung eines Photons in
einem D1-Modul mit anschließender Wechselwirkung in einem D2-Modul. Diese Funktion be-
schreibt also die tatsächliche geometrische Beschaffenheit des Teleskops und kann daher auch
als Geometriefunktion bezeichnet werden. A(χ0, ψ0) beschreibt die effektive Belichtung des
D1-Detektors, während P(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) die sogenannte Punktbildfunktion (point spread
function (PSF)), also die Antwortfunktion eines unendlich großen Detektors ist. Für eine feste
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Pointierung des Teleskops erhält man so die Anzahl von Photonen in der der Datenraumzelle
n(χ,ψ, ϕ̄) in guter Näherung aus der realen Strahlungsintensitätsverteilung f(χ0, ψ0) zu:

n(χ,ψ, ϕ̄) = b(χ,ψ, ϕ̄) + g(χ,ψ, ϕ̄)
∫
χ0

∫
ψ0

f(χ0, ψ0) · A(χ0, ψ0) · P(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) dψ0 dχ0

(2.13)
In dieser Darstellung meint b(χ,ψ, ϕ̄) die Hintergrundereignisse in der betrachteten Datenraum-
zelle.

Abbildung 2.2: COMPTEL 1.809 MeV Punktbildfunktion wie sie in der Standardanalyse Verwendung
findet

Abbildung 2.2 zeigt eine zweidimensionale Darstellung der in der 1.809 MeV Standardanaly-
se verwendeten PSF. Die Punktbildfunktion ist im wesentlichen durch die Energieschwellen
bzw. Energieselektionen der D1- und D2-Module begrenzt. Neben dem Bereich der Photopeak-
Ereignisse sind die Effekte unvollständig absorbierter Photonen in Form der Verbreiterung der
Response-Matrix deutlich zu erkennen.
Die bisherige Diskussion folgte implizit der Annahme einer festen Pointierung des Teleskops. Um
Gleichung 2.10 auch auf Beobachtungen mit verschiedenen Pointierungen anwenden zu können,
müssen die Daten der jeweiligen Beobachtungen entsprechend aufbereitet werden. Dies ist vor
allem auch für die Erstellung einer Himmelskarte der 1.809 MeV Emission basierend auf allen
von COMPTEL gemachten Beobachtungen von großer Bedeutung. Es zeigt sich (siehe z.B.
Knödlseder (1994)), daß die Daten verschiedener Beobachtungsperioden in guter Näherung mit
den folgenden Formeln addiert werden können:

n(χ,ψ, ϕ̄) =
NV P∑
p=1

np(χ,ψ, ϕ̄) (2.14)
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b(χ,ψ, ϕ̄) =
NV P∑
p=1

βp · bp(χ,ψ, ϕ̄) (2.15)

g(χ,ψ, ϕ̄) =
NV P∑
p=1

gp(χ,ψ, ϕ̄) · Âpτp
Âτ

(2.16)

Â =
NV P∑
p=1

Âp · τp
τ

(2.17)

Dabei ist NV P die Anzahl der Observationsperioden, n(χ,ψ, ϕ̄) die Anzahl der Ereignis in der
Datenraumzelle (χ,ψ, ϕ̄), b(χ,ψ, ϕ̄) die entsprechende Anzahl im Hintergrundmodell, βp der
Hintergrundfaktor für die Observationsperiode p, g(χ,ψ, ϕ̄) der Wert der Geometriefunktion
der Datenraumzelle, Âp ist das Maximum der effektiven D1-Belichtung und τp die effektive Be-
lichtungsdauer. Diese Näherung nennt man im Zusammenhang der COMPTEL Datenanalyse
nach dem gleichnamigen COMPASS-Programm3 SKYADR-Näherung. Oberlack (1997) hat ge-
zeigt, daß diese Näherung im Schnitt einen Fehler von unter 5% in der Belichtungsfunktion nach
sich zieht. Dieser Fehler ist allerdings nicht gleichförmig im Datenraum verteilt, sondern tritt
verstärkt zu hohen ϕ̄-Werten auf. Besonders bei großen Zenithwinkeln treten Fehler bis über 50%
auf, was aber nur auf Quellen am äußersten Gesichtsfeldrand zutrifft. Da bei der Kombination
vieler Beobachtungsperioden die Signale dieser Quellen von Beobachtungsperioden mit günsti-
geren Beobachtungswinkeln dominiert werden, sinkt der Fehler auf ca. 20% in den höchsten
ϕ̄-Regionen.

2.2 Die Mission und die COMPTEL Daten

2.2.1 Der Missionsverlauf

Das Compton-Teleskop COMPTEL wurde als eines der vier Hauptinstrumente des NASA Satel-
liten Compton Gamma-Ray Observatory (CGRO) am 5. April 1991 durch die Raumfähre Atlan-
tis in eine 450 km hohe, kreisförmige Erdumlaufbahn gebracht. Neben COMPTEL war CGRO
mit den Instrumenten Burst And Transient Source Experiment (BATSE), Oriented Scintillation
Spectrometer Experiment (OSSE) und Energetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET)
ausgerüstet. CGRO deckte mit diesen Instrumenten den Energiebereich zwischen 20 keV und 30
GeV ab, wobei nur COMPTEL und EGRET über Abbildungseigenschaften für Einzelereignisse
verfügten.
Das BATSE-System war auf die simulatene Beobachtung des gesamten Himmels im harten
Röntgen- und weichen Gamma-Bereich optimiert. Ziel war die zeitaufgelöste Untersuchung
von variablen Röntgenquellen und Gamma-Ray Bursts (GRBs). OSSE war ein Kollimator-
Experiment, bei dem Richtungsinformation nur durch abwechselnde Beobachtung einer potenti-
ellen Quellregion und einer Vergleichsregion erzielt werden konnte. EGRET schließlich war ein
Funkenkammer-Experiment, das mittels ortsaufgelöstem Nachweis der Funkenspuren aus e+e−-
Paarprodukionen Richtungsinformationen für die einfallenden Hochenergie-γ-Photonen sammel-
te.
Am 10. Mai (TJD4 8386) begann für COMPTEL zunächst die sogenannte Commissioning Phase
mit Beobachtung ausgewählter Regionen (z.B. Crab), bevor am 16. Mai der reguläre Beobach-
tungsbetrieb aufgenommen wurde. Im Zuge der sogenannten Phase 1, welche vom 10. Mai 1991

3COMPASS ist die für die Auswertung der COMPTEL Daten entwickelte Analyse-Umgebung.
4TJD 0 = 24.05.1968
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Abbildung 2.3: Belichtung der COMPTEL Beobachtungen im Bereich der 1.809 MeV Linie für die
Summe aus allen durchgeführten Beobachtungen. Die Belichtung variiert dabei um einen Faktor ∼ 2.0.

bis zum 17. November 1992 andauerte, wurde zunächst eine komplette Himmelsdurchmusterung
durchgeführt. Während der anschließenden Phase 2 (17.11.1992 - 7.9.1993) wurden speziell das
galaktische Zentrum, das ”Antizentrum“ und die Virgo-Region beobachtet. Nach Abschluß von
Phase 2 trat COMPTEL in die Phase 3 ein, welche in einjährigen Beobachtungszyklen organi-
siert wurde und durch pointierte Beobachtungen gekennzeichnet war. Auf Grund des großen
Gesichtsfeldes von annähernd 1 sr sammelte COMPTEL auch während dieser späteren Beobach-
tungen Daten, welche sich zu einer erweiterten Himmelsdurchmusterung zusammenfügen lassen.
Abbildung 2.3 zeigt die effektive Belichtung für den Fall der 1.8 MeV Emission unter Berück-
sichtigung von Streuwinkeln ϕ̄ ≤ 50◦. Die effektive Belichtung B ergibt sich dabei aus folgender
Beziehung:

B(Eγ , χ0, ψ0) = A(χ0, ψ0)
∫
χ0

∫
ψ0

g(χ,ψ, ϕ̄)P(χ,ψ, ϕ̄|Eγ , χ0, ψ0) dψ0 dχ0 (2.18)

Die insgesamt erzielte Belichtung zeigt eine Variation über den gesamten Himmel von weniger
als einem Faktor 2. In der galaktischen Ebene variiert die Belichtung nur um etwa einen Faktor
1.4 mit zwei Minima bei galaktischen Längen χ von 135◦ und 250◦.
Auf Grund der sich ausdehnenden Erdatmosphäre während des solaren Minimums wurde die
CGRO Plattform stark abgebremst und verlor binnen zweier Jahre etwa 100 km an Höhe. Da-
durch wurde ein Wiederanheben (Reboost) notwendig. Zunächst (∼ TJD9280) wurde CGRO
wieder in seinen ursprünglichen Orbit zurückgebracht, bevor man sich nach weiteren drei Jahren
(∼ TJD10560) zu einer Erhöhung der Umlaufbahn auf ca. 520 km entschloß, um die Orbitle-
bensdauer des Satelliten möglichst über den kommenden Sonnenzyklus hinaus zu verlängern.
Am 6. Dezember 1999 (TJD 11518) begann mit dem Ausfall eines der drei Gyroskope, welche
zur Lageregelung der Plattform dienten, das Ende der CGRO-Mission. In vielen Einzelstudien
wurden durch die NASA die sich aus diesem Ausfall ergebenden Sicherheitsrisiken für einen
koordinierten Wiedereintritt des Satelliten in die Erdatmosphäre untersucht. Auf Grund sei-
ner Größe war zu erwarten, daß ein erheblicher Teil der Satellitenkonstruktion den Weg durch
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die Atmosphäre unbeschadet bis zum Aufschlag überleben würde. Am 27. Mai 2000 (TJD
11690) wurden schließlich auf Weisung der NASA die wissenschaftlichen Experimente an Bord
von CGRO eingestellt, und der Satellit auf den Wiedereintritt vorbereitet. Am 4. Juni 2000
erfolgte der Wiedereintritt, wobei die Überreste etwa 2500 km von Hawaii entfernt in den Pazifik
stürzten. Damit endete eine neunjährige Ära, die vor allem mit dem COMPTEL-Instrument
ein neues Fenster zur Himmelsbeobachtung öffnete.

2.2.2 Hintergrund in den COMPTEL Daten

Auf Grund der Extinktionseigenschaften der Erdatmosphäre müssen astronomische Gamma-
Experimente im MeV-Bereich auf Höhen von mindestens 40 km (Flughöhe typischer Ballon-
experimente) gebracht werden. In diesen Höhen nimmt aber auch die schützende Wirkung der
Atmosphäre vor der hochenergetischen kosmischen Teilchenstrahlung stark ab, so daß die Instru-
mente einer starken Strahlenbelastung ausgesetzt sind. Alle Materialien sowohl der Struktur als
auch des aktiven Volumens treten in Wechselwirkung mit den Teilchen der kosmischen Strahlung
und werden dabei aktiviert. Es kommt zu Neutronen- und Protonen-Einfangreaktionen, Spal-
lationsreaktionen und Kernanregungen, die alle möglicherweise ein oder mehrere γ-Photonen
freisetzen. Aus diesem Grund sind alle im MeV Bereich arbeitenden Instrumente durch den
instrumentellen Hintergrund dominiert, und es resultieren Signal zu Hintergrund Verhältnisse
von wenigen Prozent. Im Falle von CGRO/COMPTEL wurden im wesentlichen vier Prozesse
als dominant identifiziert (van Dijk 1996, Weidenspointner 1999, Weidenspointner et al. 2001):

1. Direkte Wechselwirkung der Satellitenmaterie mit Teilchen der kosmischen Strahlung, wel-
che hauptsächlich aus ∼ 1GeV Protonen besteht.

2. Wechselwirkung mit Neutronen und γ-Quanten, welche durch Wechselwirkung der kosmi-
schen Strahlung mit der Erdatmosphäre lokal entstehen.

3. Die in den Strahlungsgürteln der Erde gefangenen niederenergetischen Protonen führen
zu weiteren Wechselwirkungen. Besonders der regelmäßige Durchgang des Satellitenorbits
durch die SAA (South Atlantic Anomaly) trägt zu diesen Wechselwirkungen bei.

4. Schließlich führt Bremsstrahlung von freien Elektronen zu einer zusätzlichen Hintergrund-
komponente.

Eine Diskussion dieser Hintergrundquellen ist in den Arbeiten von Oberlack (1997) undWeiden-
spointner (1999) zu finden. Neben diesen lokalen Hintergrundquellen trägt auch kontinuierliche
γ-Emission galaktischer und kosmischer Quellen zum COMPTEL Hintergrund bei.
Hintergrundphotonen, welche außerhalb von COMPTEL in CGRO oder der Erdatmosphäre
ihren Ursprung nehmen oder eine astrophysikalische Quelle haben, folgen der in Abschnitt
2.1.4 beschriebenen Antwortfunktionen und lassen sich mit entsprechenden Selektionen weit-
gehend unterdrücken. Photonen, die ungefähr in der Höhe des D1-Detektors entstehen, können
allerdings ein gültiges Signal erzeugen und sind für den Hintergrund von großer Bedeutung.
Neben diesen Ein-Photon-Ereignissen können Mehr-Photon-Ereignisse (sog. Kaskadenereignis-
se) z.B. von Zerfällen mit Aussendung zweier Photonen eine gültige Signatur in D1- und D2-
Detektormodulen hervorrufen. Daher ist für die hier vorgelegte 1.809 MeV Linien-Untersuchung
die Bildung radioaktiver Isotope durch Kernreaktionen innerhalb des aktiven Detektorvolumens
von besonderer Bedeutung, da bei den radioaktiven Zerfällen häufig γ-Quanten mit Energien
bis zu wenigen MeV emittiert werden. Im Rahmen einer detaillierten Untersuchung des instru-
mentellen Hintergrundes konnten 8 Radioisotope identifiziert werden (Weidenspointner 1999,
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Weidenspointner et al. 2001), welche zum instrumentellen Hintergrund in den COMPTEL Da-
ten beitragen. Neben den zwei Isotopen 40K und 208Tl, welche sich im Glas der Photoelektro-
nenvervielfacher finden lassen und damit als primordial betrachtet werden können, konnten die
Isotope 2H, 22Na, 24Na, 28Al, 52Mn und 57Ni anhand ihrer Linienemissionen und Zerfallsdauern
bestimmt werden. Tabelle 2.2 faßt die wesentlichen Eigenschaften der identifizierten Hinter-
grundisotope zusammen.

Isotop Halbwertszeit Zerfallsmode & Produktionskanal
Photonenergie [MeV]

2H prompter Zerfall 2.224 1H(ntherm, γ)
22Na 2.6 yr β+ (91%) : 0.511, 1.275 27Al(p, 3p3n),

EC (9%) : 1.275 Si(p, 4pxn)
24Na 14.96 h β− : 1.37, 2.75 27Al(n, α),

27Al(p, 3pn)
28Al 2.2 min β− : 1.779 27Al(ntherm, γ)
40K 1.28 Gyr EC (10.7%) : 1.461 natürlich

52Mn 5.6 d EC (64%) : 0.744, 0.935, 1.434 Fe(p,x), Cr(p,x),
β+ (27%) : 0.511, 0.744, 0.935, 1.434 Ni(p,x)

57Ni 35.6 h β+ (35%) : 0.511, 1.377 Ni(p,x), Cu(p,x)
EC (30%) : 1.377

208Tl 14 Gyr β− (50%) : 0.583, 2.614 natürlich
(232Th) β− (25%) : 0.511, 0.583, 2.614

Tabelle 2.2: Zusammenfassung der wesentlichen Charakteristika der Radioisotope des COMPTEL Hin-
tergrunds (nach Weidenspointner (1999); zur Vereinfachung sind nur die wichtigsten Zerfallskanäle geli-
stet.

Auf Grund des mit einer Inklination von 28.5◦ und einer Umlaufperiode von 90 Minuten ver-
sehenen Orbits führte die Umlaufbahn von CGRO etwa 5- bis 6-mal am Tag durch die Südat-
lantische Anomalie (SAA) der irdischen Strahlungsgürtel. Betrachtet man diesbezüglich die
Halbwertszeiten der verschiedenen Isotope, so erweist sich der zu erwartende Hintergrund aus
den radioaktiven Zerfällen als stark zeitabhängig. Die kurzlebigsten Isotope wie 2H, 24Na, 28Al
und 57Ni führen dabei zu starken Zeitvariationen abhängig von der Aktivierungsrate während
des Orbits. Das langlebigere Isotop 22Na wird hingegen akkumuliert und ergibt so eine stetig
wachsende Hintergrundkomponente, bis schließlich ein Gleichgewicht aus Bildungs- und Zerfalls-
rate erreicht ist.
Im Rahmen einer Untersuchung der Hintergrundsignaturen im Bereich der 26Al-Linie konnte
Oberlack (1997) zeigen, daß insbesondere die Isotope 22Na und 24Na zu zeitlichen Veränderun-
gen im Hintergrund führen (siehe dazu auch die Abschnitte 2.2.3 und 2.3.2).

2.2.3 Instrumentelle Hintergrundlinien im Verlauf der Mission

2.2.3.1 Bestimmung der Raten der Hintergrundlinien

Nach der Identifikation der für den COMPTEL Hintergrund maßgeblichen radioaktiven Isotope
durch Weidenspointner (1999), gelang es mit Hilfe des CERN Simulationspaketes GEANT un-
ter Verwendung eines detailierten Massenmodells von COMPTEL die Datenraumverteilung für
Ereignisse aus den jeweiligen Zerfällen zu bestimmen. Diese Simulationen liefern für jedes Isotop
die Verteilungen in E1, E2 und ϕ̄, sowie deren Abhängigkeit von TOF- und PSD-Selektionen.
Diese Verteilungen lassen sich nun zur Bestimmung der Anzahl von Ereignissen eines bestimm-
ten Typs in realen Beobachtungsdaten heranziehen. Mit der effektiven Beobachtungszeit erhält
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man schließlich die Zerfallsraten der in Betracht gezogenen Isotope. Dazu müssen lediglich die
selektierten Beobachtungsdaten einer Anpassungsroutine unter Verwendung der simulierten Ver-
teilungen als Schablonen unterzogen werden.
Soll dieses einfache Rezept in die Wirklichkeit umgesetzt werden, so stößt man auf verschiedene
Schwierigkeiten. Den simulierten Verteilungen liegt die Annahme idealer Beobachtungsbedin-
gungen zu Grunde. Während die Beobachtungsdaten einer Erdhorizontauswahl ζ unterliegen,
sind die simulierten Daten davon frei. Eine direkte Anpassung der Energieverteilungen der Ra-
dioisotope an das resultierende Energiespektrum der zu untersuchenden Beobachtungsperiode
würde so verfälscht. Es ist daher notwendig jedes Energiespektrum der Radioisotope auf die
ϕ̄-Verteilung der Geometriefunktion g(χ,ψ, ϕ̄) der Beobachtungsperiode zu normieren, um so
die Schablonen den jeweiligen realen Beobachtungsbedingungen anzupassen. Ein weiteres Pro-
blem erwächst aus den sich teilweise überlagernden Energiespektren verschiedener Isotope. Es
kommt so zu entarteten Zuständen, die unter Umständen zu Fehlinterpretationen und damit zu
falschen Zerfallsraten führen. Diese Entartung läßt sich wenigstens teilweise durch entsprechen-
de Wahl geeigneter Energiebereiche in den E1- und E2-Spektren aufheben. Dies bedingt aber
zur vollständigen Auswertung ein iteratives Vorgehen im Anpassungsalgorithmus. Abbildung
2.4 zeigt die für die vier Iterationsschritte verwendeten Energieselektionen.
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Abbildung 2.4: Der (E1, E2)-Datenraum mit Linien konstanter Streuwinkel (durchgezogene Linien)
und konstanter Gesamtenergie (gestrichelte Linien). Die die grauunterlegeten Gebiete markieren die
Datenbereiche, welche in den entsprechenden Anpassungsschritten verwendet werden (dunkel: Stufe 1;
hell: Stufe 2; mittel: Stufe 3). Die schraffierten Bereiche markieren die Intervalle der 1.4 MeV, 1.809 MeV
und 2.224 MeV Linien.

Die vierstufige Anpassungsprozedur läßt sich wie folgt zusammenfassen:

1. In den Energiefenstern E1 ∈ [950, 1250] und E1 ∈ [2000, 2700] (keV) läßt sich die 24Na-
Rate nahezu unabhängig von allen anderen diskutierten Isotopen bestimmen, während
die 22Na-Rate durch die 24Na-Komponente stark beeinflußt werden kann. Es zeigt sich
jedoch, daß für eine hinreichende Modellierung ein zusätzlicher Kontinuumshintergrund
berücksichtigt werden muß. Dieser kontinuierliche Untergrund kann mit Hilfe eines Po-
tenzgesetzes mit unterer Schwellwertfunktion behandelt werden. Dieses Kontinuummodell
kommt auch in den folgenden Schritten zur Anwendung. Leichte Variationen, welche aus
nicht vollständiger Auflösung der Entartung herrühren, werden in diesem ersten Anpas-
sungsschritt durch Ergänzung des Kontinuummodells mit Gauß-Funktionen unterdrückt,
wobei Position und Breite festgehalten werden.
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2. Der nächste Anpassungsschritt im energiefenster E1 ∈ [500, 950] (keV) dient der Eingren-
zung des möglichen Wertebereichs und der Bestimmung der Startwerte für die verbliebenen
Isotope. Dies ist notwendig, um die Überlagerung verschiedener Komponeten im Energie-
bereich zwischen 1.3 und 1.5 MeV und daraus resultierende Entartungseffekte einigermaßen
abfangen zu können. Dies ist insbesondere für späte Beobachtungsphasen wichtig.

3. Innerhalb der im vorigen Schritt bestimmten Anpassungsintervalle werden nun in einem
schmalen E1-Fenster (E1 ∈ [300, 370] (keV)) die Raten der restlichen Isotop bestimmt.
Von besonderer Bedeutung für die 1.809 MeV Auswertung ist hier die 22Na-Rate.

4. Schließlich wird in einem letzten Schritt das Etot-Spektrum der Observationsperiode mit
Hilfe der festgehaltenen Raten und dem Kontinuumshintergrund sowie einer bei 1.809 MeV
zentrierten und auf die instrumentelle Breite von 58.9 keV fixierten Gaußkurve gefittet.
Dieser Fit ist nur dahingehend für den Hintergrund von Bedeutung, als die Qualität der
Ratenbestimmung überprüft und ferner eine absolute Bestimmung des 26Al-Signals un-
abhängig von der räumlichen Intensitätsverteilung ermöglicht wird.

Abbildung 2.5 zeigt exemplarisch ein typisches Anpassungsergebnis der ersten Anpassungsstufe.
Da die Anpassung in zwei Energiefenstern simultan durchgeführt wird, um die Beiträge von
24Na möglichst gut fixieren zu können, erscheint das abgebildete Spektrum zusammengesetzt.
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Abbildung 2.5: 24Na-Fit: Typisches E2-Energiespektrum nach erfolgter Anpassung im ersten Schritt.

In dieser Darstellung ist das angepaßte Modell durch die durchgezogene Linie repräsentiert.
Darüber hinaus sind die Beiträge der 24Na-Schablone und des erweiterten Kontinuumhinter-
grundes einzelnen als gestrichelte bzw. punktierte Linien eingezeichnet. Das Spektrum ist durch
das gewählte E1-Fenster durch die Strukturn des 24Na-Hintergrundes dominiert. Der Fehler in
den bestimmten Ereigniszahlen dieser Hintergrundkomponente liegen selbst für späte Obser-
vationsperioden, welche auf Grund der höheren Umlaufbahn des Satelliten durch eine höhere
Aktivierungsrate belastet sind, unter 3%.
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E2 spectrum for E1 in 300 - 370 keV
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E2 spectrum for E1 in 300 - 370 keV
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Abbildung 2.6: 22Na-Fit: Anpassungsergebnisse für zwei Observationsperioden. Während in frühen
Observationsperioden (oben) fast keine Hinweise auf 22Na zu finden sind, sind Spektren mittlere und
später Beobachtungen für die gewählten Selektionen durch 22Na dominiert.
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In Abbildung 2.6 sind zwei Anpassungsergebnisse für die Bestimmung des 22Na-Beitrags dar-
gestellt, wobei eine sehr frühe Observationsperiode (Obs. 11.0) einer sehr späten (Obs. 909.0)
gegenübergestellt ist. Man erkennt deutlich die Akkumulation von 22Na über die Missionsdau-
er hinweg. Im Gegensatz dazu ist die 24Na-Komponente direkt proportional zur momentanen
Aktivierungsrate während der Observationsperiode und zeigt keinen derartigen Anstieg. Dies
wird im folgenden Abschnitt noch deutlicher. Neben der 22Na-Komponente sind die Beiträge
der anderen Isotope entsprechend ihrer Anpassungsresultate eingetragen. Der Vergleich der Er-
gebnisse für die frühe Beobachtungsperiode (oberes Diagramm) mit den Ergebnissen der späten
Beobachtung (unteres Diagramm), zeigt neben dem Anstieg in der 22Na-Komponente, daß die
kurzlebigeren Isotope, wie erwartet, kein derartiges Anwachsen zeigen. Für sie gilt analog zu
24Na, ihre Beiträge sind proportional zur Aktivierungsrate während der jeweiligen Beobach-
tungsperioden.

2.2.3.2 Entwicklung der instrumentellen Hintergrundlinien

Durch observationsweise Anwendung der oben beschriebenen Anpassungsroutine lassen sich die
Zerfallsraten der einzelnen Hintergrundisotope im Verlauf der 9-jährigen Mission verfolgen. Ab-
bildung 2.7 zeigt Histogramme der χ2-Verteilungen als Maß für die Qualität der Anpassungs-
schritte. Es zeigt sich, daß nur die Verteilungen der Modellanpassungen zur Bestimmung der
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Abbildung 2.7: χ2-Verteilungen der vier Anpassungsschritte

24Na- und 22Na-Komponente der für reduzierte χ2-Werte erwarteten Verteilung folgen. Beson-
ders die Etot-Anpassung zeigt eine gegenüber einer statistischen χ2-Verteilung für die entspre-
chende Anzahl von Freiheitsgraden deutliche Verbreiterung.
Trägt man die χ2-Werte chronologisch auf (Abbildung 2.8), so zeigt sich ein stufenweises An-
wachsen der Streuung der Anpassungsqualität. Die Zeitpunkte der Satellitenreboosts sind durch
vertikale, gestrichelte Linien markiert. Die Verschlechterung der Anpassungsqualität ist offen-
sichtlich eindeutig mit der Änderung der CGRO-Umlaufbahn korreliert. Während die ersten
Reboost-Perioden, in denen der Satellit wieder in seine ursprüngliche Umlaufbahn gebracht
wurde, keine zu starke Veränderung der Modellqualität nach sich zieht, führt das spätere An-
heben von CGRO auf eine deutlich höhere Umlaufbahn von ca. 520 km zu einer signifikanten
Verschlechterung.
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Durch die stäkerer Aktivierung bei höheren Umlaufbahnen steigt zum einen die Bedeutung der
Entartungsproblematik an. Zum anderen führt die höhere Teilchenrate der kosmischen Strah-
lung auch zu stäkeren Variationen der Aktivierung in Abhängigkeit von der Orientierung des
Satelliten relativ zum Teilchenfluß, was eine Verstärkung der Zeitvariabilität nach sich zieht. Zu
sehr späten Beobachtungsperioden hin zeichnet sich eine leichte Beruhigung der Fluktuationen
ab, was mit dem langsamen Absinken des Satelliten zu erklären ist.

In den Abbildungen 2.9 und 2.10 sind die Zeitentwicklungen der Zerfallsraten einzelner Iso-
tope dargestellt. Dabei faßt die erste Abbildung die bereits aus der Arbeit von Oberlack (1997)
(deckt den Zeitraum bis etwa TJD 10300 ab) bekannten Isotope zusammen, während in Ab-
bildung 2.10 die entsprechenden Profile der vier zusätzlichen Isotope (Weidenspointner 1999)
nach aufsteigende Massenzahl sortiert dargestellt sind. Auch in diesen Zeitprofilen markieren
die vertikalen, gestrichelten Linien die Zeitpunkte der Wiederanhebung von CGRO.
Die Zerfallsraten von 40K und 208Tl sind, wie für natürliche Radioaktivität der Detektormate-
rialien erwartet, nahezu konstant. Die Anstiege, insbesondere nach der zweiten Reboostperiode,
sind ein Artefakt der nicht vollständigen Auflösung der Entartung. Im Vergleich zu der von
Oberlack (1997) berichteten Entwicklung der 40K-Komponente zeigt mein Ergebnis eine intri-
sisch größere Streuung der Werte auf. Dies ist ebenfalls auf Entartungseffekte zurückzuführen,
da in meine Analyse vier zusätzliche Isotope einfließen, von denen drei Linienemission nahe der
1.461 MeV Linie von 40K haben.
Die Erzeugungsrate von Deuterium ist, wie bereits Oberlack (1997) bemerkte, während der ge-
sammten Mission erstaunlich konstant. Es sind keine Effekte veränderter Sonnenaktivität auf
Grund des Sonnenzyklus festzustellen. Die Erzeugung der ursächlichen Neutronen durch solare
Protonen im Instrument und der nahen Erdatmosphäre hätte solche Effekte erwarten lassen.
Die signifikante Streuung der 2.2 MeV Rate auf kurzen Zeitskalen kann verschiedene Ursachen
haben. Zum einen führt eine Veränderung des Orbits und der Ausrichtung des Satelliten zu un-
terschiedlichen zeitgemittelten magnetischen Steifigkeiten, denen der Satellit über die Zeitdauer
einer Observationsperiode ausgesetzt ist. Zum anderen weisen auch die Zerfallsraten der bereits
diskutierten natürlichen Radionuklide ähnliche Streuungen auf, welche auf eine unzureichende
Trennung der Komponenten zurückzuführen ist.
Bis weit über die zweite Reboostperiode hinaus stellt 24Na die stärkste Hintergrundkomponente
dar. Wie bereits die Analyse von Oberlack (1997) gezeigt hat, läßt sich die anfänglich abfallende
Rate auf die rasch sinkende Aktivierung durch die schnelle Abnahme der Umlaufbahnhöhe in
der Zeit bis zum ersten Reboost zurückführen. Nach dem Zeitpunkt der minimalen Aktivie-
rung (etwa TJD 9200) führt das Wiederanheben des Satelliten zu einer um den Faktor 3 bis 4
höheren Aktivierungsrate, was sich auf Grund der kurzen Lebensdauer direkt in der 24Na-Rate
niederschlägt. Das nochmalige Anheben schließlich führte etwa bei TJD 10700 zur einer maxi-
malen Aktivierung, welche insgesamt um einen Faktor ∼ 15 über dem Minimum liegt. Die im
Vergleich zu den Auswirkungen des ersten Reboosts rasche Abnahme während der Folgezeit bis
zum Missionsende ist auf die ansteigende solare Aktivität des kommenden nächsten Sonnenzy-
klus zurückzuführen. Im Falle der 24Na-Komponente, welche sich im Gegensatz zu den anderen
Komponenten weitgehend ungestört bestimmen läßt, ist die Streuung auf kurzen Zeitskalen auf
Unterschiede in der Häufigkeit von zentralen und peripheren SAA-Passagen und der Instrumen-
tausrichtung relativ zu den Strahlungsgürteln zurückzuführen.
22Na ist auf Grund seiner viel längeren Lebensdauer unempfindlich gegenüber umlaufbahnbe-
dingte Variationen der Aktivierungsrate. Wie zu erwarten, zeigt die Entwicklung der 22Na-
Zerfallsrate daher auch eine sehr viel kleinere Streuung. Nach einem anfänglichen Anwachsen
erreicht 22Na schnell ein Gleichgewicht aus Produktion und Zerfall (mittlere Zerfallsrate vor dem
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Abbildung 2.8: Qualität des Aktivierungsmodells während der Mission: Neben der Entwicklung der
χ2-Werte sind die Zeitpunkte der Satelliten-Reboosts als vertikale Linien eingezeichnet.
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Abbildung 2.9: Zerfallsraten für 22Na, 24Na, 40K und 2H als Funktion der Missionsdauer. Die gestri-
chelten, vertikalen Linien markieren Perioden, während deren CGRO in eine höhere Umlaufbahn gehoben
wurde.
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Abbildung 2.10: Zerfallsraten für 28Al, 52Mn, 57Ni und 208Tl als Funktion der Missionsdauer.
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ersten Reboost ∼ 0.022 s−1), welches sich aus dem Aufbau des Isotops über zwei Jahre hinweg
und der gleichzeitigen Abnahme der Aktivierungsrate auf Grund der sinkenden Umlaufbahn
ergibt. Nach dem ersten Wiederanheben hingegen führt die weitgehend stabile Umlaufbahn zu
einem kontinuierlichen Anwachsen der 22Na-Rate auf etwa das 3.9-fache des vorherigen Gleichge-
wichtswertes. Die zweite Reboostperiode führt schließlich zu einem verstärkten Anwachsen der
22Na-Komponente, wobei auch hier das Einsetzen einer Sinkbewegung des Satelliten in einer Ab-
flachung des Wachstums sichtbar wird. Bis zum Missionsende hin erreicht der 22Na-Hintergrund
eine Rate von ∼ 0.3 s−1 und übersteigt damit schließlich die 24Na-Komponente. Bereits vor dem
zweiten Reboost war 22Na eine erheblich stärkere Hintergrundkomponente als die Linien der
restlichen Isotope.
Die Zerfallsrate von 28Al erweist sich als ähnlich konstant wie die Deuterium-Komponente, was
auf die gemeinsame Produktion durch Einfang thermischer Neutronen zurückzuführen ist. Al-
lerdings wirkt sich Entartungseffekte bei der Bestimmung der 28Al-Rate stärker aus, was sich in
einer stärkeren Streuung und einem leichten ”Anwachsen“ nach dem zweiten Reboost bemerkbar
macht.
52Mn und 57Ni zeigen im wesentlichen eine ähnliche Entwicklung wie 24Na, wobei die Absolut-
werte im Bereich von 50% bzw. 30% der 24Na-Zerfallsrate liegen. Insbesondere die Bestimmung
der 52Mn-Rate unterliegt allerdings starker Entartungseffekte, da die Zerfallslinie mit den star-
ken Hintergrundlinien von 24Na und 40K überlagert ist, so daß hier besonders starke Streuung
zu beobachten ist. Die Überlagerung der Zerfallslinien dieser beiden Isotope bei Etot ≈ 1.4MeV
liefert zusammen mit den Lebensdauern von 8.1 Tagen und 2.1 Tagen eine Erklärung der in
früheren Analysen notwendigen Gauß-Komponente bei 1.4 MeV (Oberlack 1997).
Die auffälligen Minima in den Zeitentwicklungen der Zerfallsraten zwischen TJD 11300 und
11400 lassen sich auf technische Probleme in der COMPTEL Bordelektronik zurückführen. Da-
bei stieg der Anteil sogenannter Bad Events in den Telemetriedaten stark an, so daß bei festge-
haltener effektiver Beobachtungszeit die Rate guter Ereignisse abnahm. Diese Effekte müssen
für eine korrekte Behandlung dieser Beobachtungsperioden in eine erweiterte Totzeit des Tele-
skops übersetzt werden. Die bislang zur Verfügung stehenden Standard-Datenanalyse-Produkte
beachten diese Effekte allerdings noch nicht, was sich in den erhaltenen Anpassungsergebnissen
und den resultierenden Zerfallsraten niederschlägt (Plüschke 2001).

2.3 Modellierung des Hintergrunds

Auf Grund des sehr ungünstigen Signal-Hintergrund-Verhältnisses ist eine möglichst exakte Mo-
dellierung des Hintergrundes im betrachteten energiebereich für die Auswertung der COMPTEL
Daten unerläßlich.

2.3.1 Der Nachbarenergie-Hintergrund für 26Al

Im Bereich der 1.809 MeV Linie wird ein Großteil der im D1 gestreuten γ-Quanten im D2-
Detektor total absorbiert. Nach Knödlseder (1994) beträgt der Photopeak-Anteil 52%. Dadurch
ist die diskretisierte spektrale Antwortfunktion von Diagonalelementen dominiert, so daß sich
Daten im Linienintervall und in Nachbarenergiebereichen wenig beeinflussen. Zu dem kann ge-
zeigt werden, daß die Streurichtungsverteilung nahezu energieunabhängig ist (Knödlseder 1994,
Oberlack 1997). Dies legt die Verwendung von Nachbarenergiebereichen zur empirischen Model-
lierung des Hintergrunds im Linienbereich nahe. Darauf aufbauend läßt sich ein Hintergrund-
modell erarbeiten, das gleichzeitig gemessene, aber vom Linienintervall unabhängige Daten zur
Abschätzung des Hintergrundes in diesem Linienintervall verwendet.
Für die hier betrachteten 1.8 MeV Daten erweist sich die Wahl von zwei Etot-Fenstern zwischen
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0.85 und 1.7 MeV sowie zwischen 1.9 und 10.0 MeV als günstig, da einerseits die Größe des
Intervalls eine genügend große Datenmenge garantiert, um statistische Fluktuation in erster
Näherung zu unterdrücken, und andererseits die beiden Intervalle etwa gleich große Datenmen-
gen enthalten. Beim letzten Punkt ist anzumerken, daß die fortschreitende Degradation der
D2-Module, d.h. das Ansteigen ihrer Energieschwellen, dieser Ausgewogenheit etwas entgegen-
wirkt. Allerdings beeinflußt auch der angestiegene instrumentelle Linienhintergrund (Abschnitt
2.2.3.2) die relativen Gewichte der beiden Intervalle. Da beide Effekte einander entgegenwir-
ken, sollten über die gesamte Missionsdauer hinweg die gewählten Intervalle beibehalten werden
können.
Über die Wahl breiter Energieintervalle für das Nachbarenergie-Hintergrundmodell wird ver-
sucht, statistische Fluktuationen aufzufangen. Als grobe Näherung gilt, daß die Datenmenge in
den Nachbarintervallen etwa 15-mal größer als im Linienintervall ist. Auf Grund der großen Zahl
von Datenraumzellen (∼ 1.1 · 105 für eine Beobachtung in der galaktischen Ebene) der Größe
1◦ × 1◦ × 2◦ in (χ,ψ, ϕ̄) kommt es aber selbst bei dieser Wahl der Nachbarenergieintervalle zu
leeren Elementen in der resultierenden Hintergrundmatrix. Besonders bei hohen ϕ̄-Werten ist
die Hintergrundmatrix schlecht konditioniert. Es werden also in einigen Datenraumbereichen
keine Ereignisse erwartet, obwohl dort tatsächlich Ereignisse gemessen werden können. Das Auf-
treten solcher im Hintergrundmodell nicht erwarteten Ereignisse kann schließlich zu Artefakten
in der Bildrekonstruktion führen (Knödlseder 1994). Diese Effekte lassen sich durch Glättung
des Hintergrundmodells unterdrücken, wofür es verschiedene Methoden gibt:
Die Standardversion des Nachbarenergie-Hintergrundes nutzt zur Glättung eine zweidimensio-
nale, sphärische Gauß-Funktion der Form

W(χ′, ψ′|χ,ψ, ϕ̄) = cosψ
2πσ2

exp

(
− θ2

2σ2

)
, (2.19)

wobei das Argument der Expontialfunktion durch cos θ = sinψ sinψ′+cosψ cosψ′ cosχ−χ′ gege-
ben ist. Eine Glättung in dieser Form ist strukturerhaltend, solange die gewählte Glättungsbreite
σ kleiner als die instrumentelle Winkelauflösung ist. Die Standardversion verwendet eine mit
dem Betrag der galaktischen Breite ψ zunehmende Glättungsbreite zwischen 1◦ und 2◦, um die
Abnahme der Ereignisse bei hohen Streuwinkel durch die Erdhorizontauswahl ζ zu kompensie-
ren. Zur Konservierung der geometriebedingten Gradienten werden die Daten vor der Glättung
durch die Geometriefunktion geteilt und nach der Glättung wieder damit multipliziert. Da je-
doch die Geometriefunktion in den Randbereichen sehr kleine Werte annimmt (g < 0.01), kommt
es bei der Division zu numerischen Instabilitäten. Es ist daher notwendig, die entsprechenden
Datenraumzellen von der weiteren Datenauswertung auszuschliessen.
Die von mir implementierte Version des Nachbarenergie-Hintergrundes verwendet ein ande-
res Verfahren zur Glättung der aus den weiten Energieintervallen stammenden Ereignisvertei-
lung (Plüschke 1998). Neben der Notwendigkeit zur Datenunterdrückung neigt die Gaußsche
Glättung zur Unterdrückung realer Strukturen in der Ereignisverteilung. Da die Geometrie-
funktion die Wahrscheinlichkeit der Besetzung der Datenraumzellen in Abhängigkeit von der
Detektorgeometrie wiedergibt und eine glatte Funktion von χ und ψ ist, läßt sich basierend auf
der Geometriefunktion ein Glättungsverfahren aufbauen. Dies wird vor allem durch die Fest-
stellung unterstützt, daß die Geometriefunktion selbst mit Einschränkungen als erste Näherung
eines empirischen Hintergrundmodells verwendet werden kann (Oberlack 1997). Durch lokale
Anpassung der Geometriefunktion an die im ersten Schritt bestimmte Ereignisverteilung ent-
steht eine lokal geglättete Hintergrundverteilung. Als Datenbasis verwendet dieser Algorithmus
in der Hintergrundanpassung eine 3×3-Nachbarmatrix, wobei eine zusätzliche Bedingung auf die
minimale Anzahl von Ereignissen in der Matrix die numerische Fluktuationen minimiert. Für
Datenraumzellen deren Nachbarmatrix diese Bedingung nicht erfüllt, werden die Dimensionen
schrittweise um jeweils 2 weitere Zellen erhöht, bis die Bedingung erfüllt ist. Allerdings sind
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dabei zu große Nachbarmatrizen zu vermeiden, weil ansonsten das resultierende Hintergrundmo-
dell der Geometriefunktion gleicht, wodurch die energieabhängigen Strukturen verloren gehen.
Während die Streurichtungsverteilung weitgehend energieunabhängig erscheint, ist die Streu-
winkelverteilung naturbedingt stark energieabhängig. Um diesem Effekt Rechnung zu tragen,
muß das resultierende Hintergrundmodell in ϕ̄ normiert werden. Dabei bieten sich zwei Möglich-
keiten:

1. Zum einen kann die ϕ̄-Verteilung des Linienintervalls selbst verwendet werden. Dabei
wird der geringe Beitrag der astrophysikalischen Quellen vernachlässigt. Durch die Ver-
wendung der Daten des Linienintervalls ist das so gewonnene Hintergrundmodell nicht
mehr vollständig unabhängig, was zu einer Unterdrückung insbesondere von schwachen
Quellen führt.

2. Zum anderen kann die ϕ̄-Verteilung durch Interpolation der entsprechenden ϕ̄-Verteilungen
schmaler Nachbarenergie-Intervalle rekonstruiert werden. Dabei werden die nicht-linearen
Änderungen der ϕ̄-Verteilung mit der Energie durch eine lineare Interpolation angenähert
(Knödlseder 1994). Während dieser Ansatz ein unabhängiges Hintergrundmodell gewähr-
leistet, weicht die interpolierte ϕ̄-Verteilung bereits merklich von der ϕ̄-Verteilung im Li-
nienintervall ab. Die Nachenergiestreifen können auf Grund der kleinen Zahl der Ereignisse
nicht hinreichend klein gewählt werden.

Die Wahl der beiden zusätzlichen schmalen Energieintervalle zwischen 1.6 und 1.7 MeV sowie
zwischen 1.9 und 2.0 MeV zur Normierung der ϕ̄-Verteilung des Linienintervalls eröffnet einen
Kompromis. Dadurch wird die Fehlgewichtung von Beobachtungen mit Quellsignal aufgehoben,
und es verbleibt nur ein Fehler durch die Unterschiede in der ϕ̄-Verteilung einer Quelle und
des Hintergrunds. Ferner läßt sich die Abweichung des gekrümmten Hintergrundspektrums von
einer Geraden durch einen globalen Skalierungsfaktor β zwischen 0.96 und 0.97 beheben.

2.3.2 Instrumentelle Hintergrundlinien im Nachbarenergie-Hintergrund

Ein Vergleich der Verhältnisse der integrierten Inhalte des Datenraums im Linienintervall und
im zugehörigen Hintergrundmodell zeigt ein langfristiges Abnehmen des Quotienten (siehe graue
Dreiecke in Abbildung 2.11), dabei sind nur Observationsperioden mit hohen galaktischen Brei-
ten oberhalb |ψobs| ≥ 40◦ eingetragen, um eine Kontamination durch starke Quellsignale zu
vermeiden.
Dieser Trend läßt sich auf die Kontamination des für die totale Normierung der ϕ̄-Verteilung
des Nachbarenergie-Hintergrunds verwendeten schmalen Energieintervalle durch instrumentel-
le Hintergrundlinien zurückführen Oberlack (1997). Besonders betroffen ist dabei das untere
Energiefenster zwischen 1.6 und 1.7 MeV, daß besonders durch den zeitlich variablen Zerfalls-
raten von 22Na, 24Na und 40K sowie den weniger starken Komponenten von 52Mn und 57Ni
gestört wird. Auf Grund dieser zeitlich variablen Kontamination wird die Interpolation des
ϕ̄-Spektrums gestört und es kommt zu dem in Abbildung 2.11 sichtbaren Langzeittrend in der
Hintergrundnormierung.
Mit Hilfe der in Abschnitt 2.2.3 bestimmten Zeitentwicklung der Zerfallsraten der beteiligten
Hintergrundisotope kann die Anzahl der aus diesen Zerfällen stammenden Ereignisse in jeder
Observationsperiode bestimmt werden. Nun können diese Ereignisse unterdrückt und ein Re-
normierungsfaktor für jede Observationsperiode bestimmt werden. In Abbildung 2.11 sind die
entsprechend korrigierten Verhältnisse ebenfalls eingezeichnet (schwarze Quadrate). Die schwar-
ze Regressionsgrade zeigt im Vergleich zur grauen Regression der unkorrigierten Verhältnisse den
Erfolg, der durch die getrennte Behandlung des Linienhintergrundes erzielt wurde.
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Abbildung 2.11: Verhältnis der Anzahl von Ereignissen im Linienintervall und zugehörigem Hinter-
grundmodell als Funktion der Missionszeit.

2.3.3 Unsicherheiten des Hintergrundmodells

Die Normierung des Hintergrundmodells unterliegt verschiedenen Unsicherheitsfaktoren. Die
Normierung der individuellen Hintergrundmodelle der Observationsperioden weißt eine Unsi-
cherheit von ca. 0.5% auf.
Eine Absolutnormierung des addierten Hintergrundmodells wird durch die Bestimmung des Null-
niveaus aus Beobachtungen bei galaktischen Breiten über ±40◦ erreicht. Diese Methode setzt
voraus, daß keine 1.809 MeV Emission bei diesen Breiten vorhanden ist. Knödlseder (1997) hat
gezeigt, daß 1.809 MeV Emission der galaktischen Scheibe auf Grund großer Streurichtungen
und Streuwinkel zu entsprechenden Ereignissen im Datenraum führen. Nur ein etwa 5◦ breiter
Bereich um die galaktischen Pole sollte demnach wirklich frei von 1.809 MeV Photonen der ga-
laktischen Scheibe sein. Beim Vergleich von Simulationsergebnissen einer exponentiellen Scheibe
für die Galaxis mit der Residuenverteilung der ψ-Profile von Ereignisdatensatz und Hintergrund-
modell kam Knödlseder (1997) zu dem Schluß, daß die absolute Hintergrundnormierung einem
systematischen Fehler von etwa 1% unterliegt. Nimmt man jedoch eine lokale Komponente der
1.809 MeV Emission an, die bis zu hohen galaktischen Breiten reicht, führt ein homogen über
den Himmel verteilter Fluß von 1 · 104 ph cm−2 s−1 zu einer Flußunterschätzung in der galak-
tischen Ebene von ca. 12% (Oberlack 1997). Eine Verbesserung ist hier nur möglich, wenn es
gelingt, den instrumentellen Hintergrund im Etot-Spektrum besser zu verstehen und in physikali-
sche Komponenten aufzuteilen. Mit den im Vergleich zur der von Oberlack (1997) präsentierten
Auswertung, welche nur die vier Isotope 2H, 22Na, 24Na und 40K berücksichtigt, stellt die hier
präsentierte erweiterte Analyse einen Fortschritt in diese Richtung dar. Allerdings erscheint nur
in der Frühphase der Mission das Verständnis des Etot-Spektrums inzwischen gut genug für eine
Untersuchung dieser Unsicherheitsquelle der Normierung. Im späteren Missionsverlauf führt der
steigende instrumentelle Hintergrund und die wachsende Bedeutung der Entartung wieder zu
einer ungenügenden Reproduktion des Energiespektrums.
Schließlich ist die Annahme einer energieunabhängigen Streurichtungsverteilung, welche dem
Modellansatz inhärent zugrundeliegt, nur eine Näherung. Zum einen ist die instrumentelle Ant-
wortfunktion energieabhängig, und zum anderen werden bei gegebener Normierung der Nach-
barenergieintervalle unterschiedliche Spektren astrophysikalischer Quellen unterschiedlich abge-
zogen. Beide Effekte führen zu einer Restkontamination der Linienemission mit Kontinuums-
strahlung, die sich in einer Variation der ϕ̄-Verteilung von der Verteilung einer reinen 1.809 MeV
Emission niederschlägt.
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Auch die Korrektur des instrumentellen Linien-Hintergrundes, wie sie im vorangegegangenen
Abschnitt diskutiert wurde, weist Unsicherheiten auf. Wie bereits in Abschnitt 2.2.3 zum Aus-
druck kommt, überlagern sich die aus den unterschiedlichen Hintergrundisotopen stammenden
Ereignisse im Datenraum. Es kommt so zu Entartung, die nur teilweise durch den iterativen An-
passungsalgorithmus aufgehoben werden kann. Insbesondere die Überlagerung von Ereignissen
aus dem Zerfall von 40K, 52Mn und 57Ni mit γ-Quanten im Bereich zwischen 1.3 und 1.5 MeV
kann zu Fehlern in der Bestimmung der für die Renormierung des Nachbarenergie-Hintergrundes
wichtigen 22Na-Rate führen. Diese Unsicherheiten weisen zu dem eine starke Abhängigkeit von
der fortschreitenden Missionsdauer auf, da die Reboosts des Satelliten die Produktionsraten der
einzelnen Isotope erheblich steigern (siehe Ergebnisse in Abschnitt 2.2.3.2) und außerdem das
sich langsam aufbauende 22Na grundsätzlich zu einem Anstieg des instrumentellen Hintergrun-
des führt. Die Unsicherheiten der einzelnen Raten liegen pro Observationsperiode im Bereich
einiger Prozent. Insgesamt führt die wachsende Bedeutung der instrumentellen Hintergrund-
linien zu einer weiteren Unsicherheit von ca. 0.5% bis 1% in der relativen Normierung des
Hintergrundmodells einzelner Observationsperioden.
In die Korrektur des Linienhintergrundes geht zu dem die Annahme ein, daß die zeitliche Va-
riation allein auf die in den Zerfallslinien begründeten Zeitvariationen zurückzuführen ist. Wie
die Diskussion der Anpassungsroutine aber gezeigt hat, ist für eine vollständige Beschreibung
der Energiespektren die Annahme einer zusätzlichen kontinuierlichen Komponente notwendig.
So geht also in die Hintergrundkorrektur implizit die Annahme ein, daß dieser kontinuierliche
Anteil keine Zeitvarianz beinhaltet und daher in der Korrektur vernachlässigt werden darf.

2.4 Die 1.809 MeV Karten

Im Zuge der folgenden Unterabschnitte sollen die von mir gewonnenen 1.809 MeV Himmelskarten
vorgestellt und diskutiert werden. Allen von mir erzeugten und hier präsentierten Himmelskar-
ten der 26Al-Zerfallslinie liegt als Datenbasis die vollständige COMPTEL Missionsdatenbank zu
Grunde, d.h. die Karten beruhen auf 9 Jahren COMPTEL Beobachtungen. Die dabei erzielte
effektive Belichtung im 1.809 MeV Linienintervall ist bereits in Abbildung 2.3 im Rahmen der
Missionsbeschreibung gezeigt worden.

2.4.1 Die Abbildungsmethoden: MaxEnt, MREM und iML-ME

2.4.1.1 Bildrekonstruktion und Bayes-Statistik

Bevor jedoch die Karten im einzelnen diskutiert werden, sollen zunächst die von mir verwende-
ten Bildrekonstruktionsmethoden kurz vorgestellt werden. Das Problem der Bildrekonstruktion
ist ein typisches Inversionsproblem, bei dem aus den gewonnen Daten die ursprüngliche Inten-
sitätsverteilung ermittelt werden soll. Das Problem liegt also (hier in diskretisierter Form) in
der Umkehrung der Matrix-Gleichung 2.20 (vgl. Gl. 2.13).

eχ,ψ,ϕ̄ = bχ,ψ,ϕ̄ +Rχ,ψ,ϕ̄;χ0,ψ0fχ0,ψ0 (2.20)

Dabei bedeutet eχ,ψ,ϕ̄ die Anzahl Ereignisse in der Datenraumzelle (χ,ψ, ϕ̄), bχ,ψ,ϕ̄ der instru-
mentelle Hintergrund in dieser Zelle und Rχ,ψ,ϕ̄;χ0,ψ0 die diskretisierte instrumentelle Antwort-
funktion. Im Falle von COMPTEL, wie in vielen anderen Fällen, ist diese Gleichung nicht
invertierbar, da es kein R−1 gibt, für das gilt R−1R = 1. Die Gleichung ist überbestimmt und
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hat daher keine exakte Lösung. Da andererseits anstelle der reale Intensitätsverteilung e im
COMPTEL Datenraum nur fehlerbehaftete Messungen n zur Verfügung stehen, ist eine exakte
Lösung auch nicht das Ziel der Bildrekonstruktion. In Wirklichkeit ist es hinreichend ein e′ zu
finden, daß genügend gut mit den Daten n übereinstimmt.
Das Finden einer akzeptablen Lösung für Gleichung 2.20, welche zu dem geeigneten Bedingungen
genügt, nennt man Regularisierung. Ausgehend vom Bayes-Theorem:

P(H|DJ) = P(D|HJ)P(H|J)
P(D|J) (2.21)

läßt sich das Problem der Bildrekonstruktion sehr anschaulich formulieren. In dieser Darstellung
bedeuten H die Hypothese, D die Daten und J die Information vor der Messung. Die bedingten
Wahrscheinlichkeiten haben im einzelnen folgende Bedeutung:

P(H|DJ) : Plausibiltät der Hypothese H nach der Messung.
P(D|HJ) : Wahrscheinlichkeit für die Messung der Daten D unter der Voraussetzung,

daß H wahr ist.
P(H|J) : Plausibiltät der Hypothese H auf Grund der Information J vor der Messung

(Prior).
P(D|J) : Normierungsfaktor, der sich aus der Summe der Produkte der Meßwahrschein-

lichkeiten und dem Prior über den vollständigen Hypothesensatz {H} ergibt.

In dieser Form beschreibt das Bayes-Theorem die Modifikation der Plausibilität einer Hypothese
H durch die Messung der Daten D. Hier zu muß angemerkt werden, daß in der Bayes-Theorie
Wahrscheinlichkeiten nicht als Ergebnis aus wiederholten Zufallsexperimenten bestimmt werden
können, sondern als Plausibiltäten von Hypothesen zugewiesen werden müssen.
In der vorliegenden Arbeit kommen dazu drei verschiedene Methoden zur Anwendung.

2.4.1.2 Maximum Entropie Entfaltung

Gleichung 2.21 definiert einen Iterationsprozeß, der basierend auf vor der Messung bekannten
Informationen, gemessenen Daten und dem Wissen über den Meßprozeß (Antwortfunktion und
Datenselektion) die Plausibilität einer Hypothese nach erfolgter Messung eindeutig festlegt.
Das Wissen über den Meßprozeß geht in die Likelihood-Funktion ein. Dabei beschreibt die
Likelihood-Funktion die Wahrscheinlichkeit P(D|H) für die Realisierung eines Datensatzes D für
eine gegebene Hypothese H.

L =
Nz∏
z=1

p(µz;nz) (2.22)

In dieser Form gibt p(µz;nz) die Wahrscheinlichkeit für das Auftreten von nz Ereignissen in
Datenraumzelle z mit Erwartungswert µz. Das Produkt erstreckt sich über die Gesamtzahl von
Datenzellen Nz. Da COMPTEL als Zählexperiment betrachtet werden kann, unterliegen die
Daten der Poisson-Statistik. Zu dem sind die Ereigniszahlen im dreidimensionalen Datenraum
in der Regel so klein, daß keine Normalverteilung angenommen werden kann. Da L auf Grund
der großen Zahl an Datenraumzellen sehr klein wird, wird für die praktische Anwendung eine
logarithmische Form der Likelihood-Funktion für Poisson-Statistik benutzt:

L ≡ ln(L) =
Nz∑
z=1

[−µz + nz ln(µz)− ln(nk!)] , (2.23)

wobei nur über alle z mit µz > 0 summiert wird.
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Für die endgültige Festlegung des beschriebenen Iterationsprozesses mangelt es offenbar an ei-
ner Anfangsbedingung, was der Frage nach der A-Priori-Wahrscheinlichkeit P(H|J) entspricht.
Für überprüfbare Informationen (Loredo 1990) kann das Maximum-Entropie-Prinzip angewandt
werden: Von allen normierten Verteilungen {Pr}, die konsistent mit dem überprüfbaren Wissen
J sind, wird diejenige Verteilung P(H|J) als A-Priori-Plausibilität gewählt, welche die wenigsten
über die gegebenen Information I hinausgehenden Annahmen enthält. Die Suche einer pas-
senden Funktion läßt sich als Maximierungsproblem der Bildentropie H formulieren, wobei die
Informationen I in Form von Nebenbedingungen in die Maximierung einfließen. Nach Shannon
(1948a) und Shannon (1948b) gilt für einen diskreten, expliziten und vollständigen Satz von
Hypothesen {H} die folgende Definition der Entropie-Funktion:

H = −∑NH
r=1 Pr lnPr diskreteHypothesen (2.24)

H = − ∫ p(f) ln( p(f)m(f)

)
df kont.HypothesenmitParameter f (2.25)

Dabei ist m(f) eine A-Priori-Plausibilität, die allein durch die Definition einer Hypothese und
ihrer Alternative zugewiesen werden kann.
Für das vorliegende Problem der Bildrekonstruktion, in der die Hypothesen durch Intensitäts-
verteilungen {Ĩp}repräsentiert sind, liefert das Maximum-Entropie-Prinzip bei bekannter Größen-
ordnung des zu erwartenden Flusses und unter Beschränkung auf positive Intensitäten den Prior
in Form einer Wahrscheinlichkeitsdichte zu (Skilling 1989):

P(H|J) =
1
ZS

Np∏
p=1

1√
fp
exp(α · S) (2.26)

mit : S(f ,m) ≡
Np∑
p=1

[
fp −mp − fp ln

(
fp
mp

)]
≤ 0 (2.27)

ZS ≡
Np∏
z=p

∞∫
0

dfp√
fp
exp

{
α

[
fp −mp − fp ln

(
fp
mp

)]}
≈
(
2π
α

)Np
2

(2.28)

Dabei gibt mp = Ĩp · ∆Ωp den mittlere Fluß an, der aus dem Bildpixel p mit dem Raumwin-
kelelement ∆Ωp erwartet wird; fp = Ip · ∆Ωp hingegen ist der rekonstruierte Wert. Für den
Fall, daß nur der erwartete Gesamtfluß näherungsweise bekannt ist, wird ein ”graues”Bild mit
mp = fges/(4π) ·∆Ωp angenommen. Da S die Dimension eines Flusses hat, muß α die Dimension
einer Belichtung haben. α hat die Funktion eines Regulierungsparameters und beschreibt den
dämpfenden Einfluß der Entropie-Funktion. In praktischen Anwendungen wird die Bildentfal-
tung mit großem α begonnen, welches iterativ bis zu einem ”besten”Wert reduziert wird. Der
bei COMPTEL zu Einsatz kommende MEMSYS2-Algorithmus (Skilling und Bryan 1984) wur-
de durch Strong et al. (1992) an die Bedingungen bei COMPTEL angepaßt und verfügt über
kein für Poisson-Statistik geeignetes Abbruchkriterium. Oberlack (1997) und Knödlseder (1997)
haben anhand von Simulationen versucht den optimalen Wert für α zu finden. Übersetzt in Ite-
rationsnummern fanden beide übereinstimmend für diffuse Emission, wie sie für die 1.809 MeV
Emission auf Grund der langen Lebensdauer erwartet wird, Iterationen zwischen 6 und 8.
Die Untersuchungen der Abbildungseigenschaften der vorliegenden Maximum-Entropie-Bildre-
konstruktion durchOberlack (1997) undKnödlseder (1997) lassen sich wie folgt zusammenfassen:
Während sehr frühe Iterationen stark durch den isotropen, homgenen Prior geprägt sind und
sich durch sehr großskalige Strukturen auszeichnen, nimmt mit steigender Iterationszahl die Aus-
bildung immer feinerer Strukturen zu. Insbesondere neigt der Maximum-Entropie-Algorithmus
zur Bildung von Artefakten durch statistische Fluktuationen im Hintergrund (Knödlseder 1997).
Im Gegensatz dazu haben die Simulationen gezeigt, daß der Punktquellenfluß in frühen Itera-
tionen stark unterschätzt wird. Aber auch spätere Iterationen neigen zu einer Unterschätzung
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der Flüsse um ca. 10% (Oberlack (1997)). In Übereinstimmung mit früheren Überprüfungen
fand Oberlack (1997) einen Korrekturfaktor von 1.3 für Flußintegrationen über Bildbereiche von
10◦ × 10◦. Andererseits hat Knödlseder (1997) gezeigt, daß diese Korrektur möglicherweise von
der Größe der Integrationsbereiche abhängt. Für sehr große Integrationsintervalle konnte er
zeigen, daß die Flußunterschätzung verschwindet. Dies legt nahe, daß die Bildrekonstruktion
dazu neigt, einen gewissen Prozentsatz der Intensität in anderen Bereichen zu rekonstruieren als
es dem Emissionsmodell entspricht.

2.4.1.3 Multi Resolution Expectation Maximisation

Die große Zahl freier Parameter führt in der klassischen Bildrekonstruktion, wie sie u.a. im
Maximum Entropie Ansatz verfolgt wird, zu einer Überanpassung an die Daten (Puetter 1995,
Knödlseder 1997). Im Falle der 1.8 MeV Himmelskarte stehen 64800 Pixel, welche unabhängi-
ge Werte annehmen können, einer Gesamtzahl von etwa 40000 bis 70000 1.8 MeV Photonen
gegenüber. Die Untersuchung von Knödlseder (1997) hat insbesondere gezeigt, daß bei einer to-
talen Signifikanz der beobachteten 1.8 MeV Emission entlang der galaktischen Ebene von ∼ 30σ
maximal 100 signifikante Bildpixel (3σ) zu erwarten sind. Mit der Einführung einer Korrela-
tionsfunktion, welche die Bildintensität in benachbarten Pixeln zueinander in Beziehung setzt,
kann die Anzahl der freien Parameter sehr effizient reduziert werden. Algorithmen, die solche
Korrelationen berücksichtigen, werden Multi-Frequenz oder Multi-Resolution Algorithmen ge-
nannt (z.B. Pantin und Starck (1996)).
Die mathematische Beschreibung der Multi-Frequenz Bildrekonstruktion läßt sich sehr einfach
durch eine Verallgemeinerung des Bayes-Theorems (Gleichung 2.21) gewinnen. Während im Fal-
le von Gleichung 2.21 implizit ein Intensitätsmodell mit festen Bildpixeln (1◦×1◦) angenommen
wurde, muß nun das Modell M explizit mit in die Beschreibung mit aufgenommen werden:

P(HM|DJ) = P(M|J)P(H|MJ)P(D|HMJ)
P(D|J) (2.29)

Dabei meint P(M|J) die A-Priori-Wahrscheinlichkeitsverteilung des Modells und P(H|MJ) die
Wahrscheinlichkeit der Hypothese bei gegebenem Modell. Durch Integration über den Modellpa-
rameter M erhält man so die Plausibilität der Hypothese nach der Messung analog zum Ergebnis
von Gleichung 2.21.
Die in dieser Arbeit zur Anwendung kommende Multi-Frequenz-Bildrekonstruktion verwen-
det zur Bestimmung der signifikanten Bildstrukturen die Wavelet-Transformation (Knödlseder
1997, Knödlseder et al. 1999b). Mit Hilfe der Entwicklung nach orthogonalen Basisfunktio-
nen, den Wavelets, erhält man eine Art Spektrum der in den übergebenen Daten enthaltenen
Größenskalen (Frequenzen). Im Gegensatz zur Fourier-Transformation sind Wavelets sowohl
in der Frequenzdomäne als auch im Ortsraum lokal. Durch diese Eigenschaft lassen sich viele
Funktionen durch Entwicklung nach den Basisfunktionen der gewählten Wavelet-Basis in we-
nige, signifikante Beiträge auf den verschiedenen Skalen abbilden. Auf diese Weise kann die
Wavelet-Transformation zur Datenkompression, Mustererkennung und Rauschunterdrückung
benutzt werden. Im Zusammenhang mit der COMPTEL-Bildrekonstruktion wird von der
letztgenannten Anwendungsmöglichkeit Gebrauch gemacht. Basierend auf einem beschleunig-
ten Richardson-Lucy Algorithmus zur Bildentfaltung5 wird nach jedem Entfaltungsschritt eine
Wavelet-Transformation durchgeführt. In den frühen Iterationen finden nur die großskaligsten
Strukturen Berücksichtigung. Erst wenn folgende Iterationen keine signifikante Änderung der re-
konstruierten Intensitätsverteilung mehr aufweisen, werden kleinskaligere Strukturen überprüft.

5Daher der Name Multi-Resolution Expectation Maximisation (MREM).
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Dieser Vorgang wird solange wiederholt, bis die möglichen Veränderungen durch noch kleinska-
ligere Strukturen unter eine gesetzte Signifikanzschwelle fallen; dann ist die Rekonstruktion im
Sinne des MREM-Algorithmus konvergiert.
Auch der MREM-Algorithmus wurde mit Hilfe von Simulationen getestet (Knödlseder 1997).
Zusammenfassend soll hier festgehalten werden, daß sowohl die Simulationen mit einer Punkt-
quellenverteilung als auch mit einem diffusen Emissionsmodell zu zufriedenstellenden Ergebnis-
sen geführt haben. Die Punktquellensimulation zeigte allerdings bei allen zugelassenen Skalen
ein zum allgemeinen Trend bei klassischen Entfaltungsmethoden umgekehrte Tendenz zur Bil-
dung von Artefakten zwischen den bekannten Quellpositionen. Die Überprüfung des diffusen
Emissionsmodells hingegen zeigt auch bei kleinskaligem Wavelet-Cutoff noch eine sehr glatte
Rekonstruktion des Eingabemodells (exponentielle Scheibe mit R0 = 4.5 kpc und z0 = 90 pc).
Jedoch ist festzustellen, daß erst bei hohen Iterationen das Breitenprofil der rekonstruierten
Intensitätsverteilung der des Eingangsmodells nahe kommt. Zusammenfassend zeigt sich ein
deutlich langsameres ”Konvergenzverhalten“ als z.B. bei der Maximum Entropie Entfaltung.

2.4.1.4 Likelihood-Modellanpassung mit Maximum Entropie Bildentfaltung

Während den beiden im Vorangegangenen beschriebenen Bildrekonstruktionsmethoden dasselbe
Hintergrundmodell zu Grunde liegt, verfolgt die im folgenden kurz diskutierte Abbildungsme-
thode einen anderen Ansatz. Ausgehend von der Feststellung, daß die auf dem Nachbarenergie-
Hintergrund basierenden Bildrekonstruktionen zu Flußunterschätzungen führen, wurde der Ver-
such unternommen, im Rahmen einer vereinheitlichten COMPTEL-Bildanalyse (Bloemen et al.
1999a) einen alternativen Weg zu beschreiten. Die Flußunterschätzung läßt sich auf Schwie-
rigkeiten in der Gesamtnormierung des Hintergrundes oder auf Schwächen in der Interpolation
der ϕ̄-Verteilung aus den Nachbarintervallen zurückführen (Abschnitt 2.3.3). Insbesondere die
Probleme in der Extraktion der ϕ̄-Verteilung des Hintergrundes im Linienintervall lassen sich
u.a. aus der Vernachlässigung von kontinuierlichen, kosmischen, diffusen Hintergrundquellen in
der Hintergrundbehandlung erklären. Durch iterative Kombination von Maximum-Likelihood-
Modellanpassungen und Maximum-Entropie-Bildentfaltung wird eine Bestimmung der kontinu-
ierlichen Hintergrundkomponenten im Linienintervall möglich (Bloemen et al. 1999b). Dazu
werden zunächst sowohl im Linienintervall als auch in zwei benachbarten Intervallen die Hinter-
grundkomponenten (z.B. durch inverse Compton-Streuung oder γ-Emission von interstellarem
Gas) mittels Maximum-Likelihood-Modellanpassung bestimmt. Danach wird die Bildentfaltung
auf die Residuen angewandt, um schließlich aus der Interpolation der resultierenden Karten und
der Addition der diffusen Hintergrundkomponenten ein Hintergrundmodell für die Bildentfal-
tung im Linienintervall zu gewinnen. Bloemen et al. (1999b) hat mit Hilfe dieser Methode eine
Abbildung der galaktischen 1.809 MeV Emission basierend auf den ersten fünf Jahren Beobach-
tungszeit bestimmt. Die in dieser Karte gewonnenen Flüsse sind im Schnitt 20% höher als die
vergleichbaren Werte der anderen Methoden. Jedoch ist die räumliche Struktur nahezu identisch
mit der Maximum-Entropie-Entfaltung. Die Karte ist zum Vergleich mit meinen neuen Karten
in Abschnitt 2.4.2 abgedruckt.

2.4.2 Die COMPTEL 1.809 MeV Himmelskarten

Abbildung 2.12 zeigt eine Hammer-Aitoff-Projektion der aus der Maximum-Entropie-Entfaltung
folgenden Karte der galaktischen 1.809 MeV Emission, wie sie von COMPTEL in 9 Jahren Missi-
onsdauer beobachtet wurde. Die bei diesen Beobachtungen erreichte effektive Gesamtbelichtung
im Energiebereich der 26Al-Linie ist bereits in Abbschnitt 2.2.1 worden. Die Konturlinien geben
die korrigierte, rekonstruierte Intensität in den 1◦ × 1◦ großen Bildpixeln wieder und entspre-
chen der Farbkodierung in den folgenden Abbildungen. Der effektive Korrekturfaktor ergibt sich
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durch Multiplikation der Korrekturen auf Grund der Datenauswahl (TOF) und Detektortotzeit
sowie der von Oberlack (1997) bestimmten Korrektur der Maximum-Entropie-Rekonstruktion.
Es wurde ein Korrekturfaktor von 1.55 angewandt.
Der rekonstruierten Karte sind in Abbildung 2.12 Ellipsen für einige ausgewählte Himmelsre-
gionen überlagert. Neben dem Bereich der ”inneren Galaxie“ wurden Regionen ausgewählt, die
bekannte OB Assoziationen enthalten. Die auffälligste Region ist dabei die Cygnus Region, die
nach dem galaktischen Zentralbereich die intensivste 1.809 MeV Emission zeigt. Die Cygnus
Region erscheint daher als eine der interessantesten Regionen im Sinne dieser Arbeit. Dem
folgend schließt sich in Abschnitt 2.6 eine Betrachtung einer Ausschnittsvergrößerung dieses
Himmelsgebietes an. Neben der Cygnus Region zeichnen sich die Centaurus-Circinus Region,
die Carina Region, die Aquila Region und die Vela Region durch signifikante 1.809 MeV Emis-
sion aus. Schließlich finden sich noch einige Bereiche wenig intensiver 1.809 MeV Strahlung
(Cepheus, Perseus und Orion).
Abbildung 2.13 zeigt die in Abbildung 2.12 gezeigte Maximum-Entropie-Karte in Gegenüber-
stellung mit der auf Grundlage identischer Daten erhaltenen Multi-Frequenz-Karte. In den
Grundzügen ergeben beide Entfaltungsmethoden ähnliche Strukturen: Die 1.8 MeV Intensität
ist durch Emission entlang der galaktischen Ebene dominiert. Beide Methoden bestätigen die
Beobachtung von 26Al-Emission im inneren Bereich der Milchstraße sowie den angrenzenden
Regionen (Cygnus, Aquila, Centauri-Circinus und Vela-Carina). Auch die relativen Intensitäten
der Einzelstrukturen sind annähernd identisch. Offensichtlich gibt es jedoch große Unterschiede
in der Morphologie der Rekonstruktionen, die sich allerdings auf die Ansätze der Abbildungsme-
thoden zurückführen lassen. Während die Maximum Entropie Entfaltung auf Grund der großen
Zahl an Freiheitsgraden zur Bildung von feinen Strukturen neigt, welche kleiner als die in-
strumentelle Winkelauflösung sind, ergibt die auf Wavelet-Filterung beruhende Rekonstruktion
großskalig strukturierte Emissionsgebiete. Von besondere Bedeutung könnten die Unterschiede
der erhaltenen Karten für die in der MREM-Karte nicht enthaltenen Emissionsgebiete niedri-
ger Intensität (z.B. Orion Region) sein. Insbesondere in diesen Regionen wird die Frage nach
Realität oder Artefakt der in der Maximum Entropie Karte enthaltenen Emission wichtig. Hier
könnte eine sorgfältige Spektralanalyse der über die fraglichen Gebiete integrierten COMPTEL
Daten weiterhelfen.
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Abbildung 2.12: Maximum Entropie Iteration 7 der COMPTEL 1.809 MeV Himmelsdurchmusterung:
Basierend auf allen COMPTEL Beobachtungen zeigt diese Karte die galaktische 1.809 MeV Emission (17
Konturlinien) zusammen mit wichtigen Emissionsregionen.
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Abbildung 2.13: Gegenüberstellung der Maximum Entropie Karte (oben) mit der konvergierten Multi-
Frequenz Karte (unten). Während die intensivsten Strukturen (innere Galaxie, Cygnus und Vela) in
beiden Karten zu sehen sind, unterdrückt die MREM Karte alle weiteren Strukturen. Insbesondere sind
in der MREM Karte keine signifikanten Emissionsstrukturen außerhalb der galaktischen Ebene sichtbar.
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Abbildung 2.14: Gegenüberstellung der Maximum Entropie Karte (oben) (Oberlack (1997)) mit der aus
der Maximum Likelihood Modellanpassung/Maximum Entropie Entfaltung stammenden Karte (unten)
(Bloemen et al. (1999b)) für die Daten der Observationsperioden 0.1 bis 522.5.
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Abbildung 2.14 stellt die aus der Maximum Entropie Rekonstruktion mit Linien-Hintergrund
korrigiertem Nachbarenergie-Hintergrund erhaltene Karte der aus dem iterativen Prozeß von
Kontinuumsmodellanpassung und Maximum Entropie Entfaltung resultierenden Karte der 1.809
MeV Emission gegenüber. Beide Methoden liefern geometrisch betrachtete nahezu identische
Emissionsstrukturen. Im Gegensatz dazu liefert die zweite Methode allerdings sowohl in den
auch von der MREM-Methode gefundenen Emissionsgebieten als auch in den nur in der Maxi-
mum Entropie Entfaltung auftretenden Strukturen signifikant höhere Intensitäten. Dies Eigen-
schaft hat sich bereits in der Diskussion der Unsicherheiten des Nachbarenergie-Hintergrundes
abgezeichnet. Wahrscheinlich auf Grund der Beschränkung der Bildrekonstruktion auf galakti-
sche Breiten innerhalb von |ψ| ≤ 50◦ liefert die alternative Abbildungsmethode deutlich weniger
Strukturen zu hohen Breiten hin. Besonders auffallend ist ferner das Auftreten einer intensiven
Emissionsstruktur im Bereich der Cepheus Region (χ = 105◦ . . . 120◦), welche in anderen Re-
konstruktionen allerhöchstens marginal sichtbar ist.
Schließlich erlaubt ein Vergleich der oberen Karten in den Abbildungen 2.13 und 2.14 einen Ver-
gleich zwischen der von Oberlack (1997) erzeugten Karte mit meiner auf Basis aller COMPTEL
Beobachtungen generierten Karte. Beide Karten stützen sich im wesentlichen auf eine identisch
Behandlung der Daten. Unterschiede liegen nur in der unterschiedlichen Glättungsmethoden im
Nachberenergie-Hintergrund und der erweiterten Behandlung des instrumentellen Linienhinter-
grundes in meiner Analyse. Während die neuere Karte etwaige Strukturen im Längenbereich
zwischen 120◦ und 180◦ mit deutlich niedrigerer Intensistät aufweist, erscheint die Emission um
das galaktische Zentrum insgesamt breiter. Dies könnte u.U. auf die Verschiebung der Maxima
der effektiven Belichtung zurückzuführen sein. Während die der älteren Karte zu Grunde liegen-
de Belichtung zwei nahezu identische Maxima im galaktischen Zentrum und bei etwa χ = 170◦

aufweist, zeigt die effektive Belichtung der vollständigen Missionsdatenbank eine Verbreiterung
des Maximums um das galaktische Zentrum und eine relative Abschwächung im Bereich um
χ = 170◦. Dadurch wird der Belichtungsgradient in der fraglichen Region insgesamt steiler.

2.4.3 Belichtungsgradienten und die 1.809 MeV Karte

Um mögliche Einflüsse einer inhomogenen Belichtung auf die Ergebnisse der Maximum Entropie
Bildrekonstruktion zu untersuchen, habe ich ferner versucht durch geeignete Auswahl einzelner
Observationsperioden eine Datenbasis mit homogener Belichtung zu generieren. Bedingt durch
die Forderung nach astrophysikalisch relevanten Beobachtungszielen ist die überwiegende Mehr-
heit der COMPTEL Observationen auf Bereiche entlang der galaktischen Scheibe und u.a. in
Richtung der Virgo Region durchgeführt worden. Daher muß das Ziel der Observationsauswahl
im Sinne einer möglichst symmetrischen Belichtung der galaktischen Scheibe umformuliert wer-
den. Dabei stellte sich zu dem heraus, daß in zwei Bereichen entlang der Scheibe (etwa bei 150◦

und 250◦ galaktischer Länge) nahezu keine direkten Beobachtungen durchgeführt wurden. Aus
diesem Grund läßt sich eine vollständige Symmetrie nur bei Beschränkung auf sehr wenige Ob-
servationen erreichen. Dies würde aber das resultierenden Rekonstruktionsergebnis auf Grund
von statistischen Fluktuationen stark verfälschen. Abbildung 2.15 zeigt aus den ausgewählten
Beobachtungsperioden resultierende effektive Belichtung. Die Belichtung variiert entlang der
galaktischen Ebene um weniger als einen Faktor 1.2. In den Randbereichen bei Breiten nahe
±30◦ läßt sich ein stärkerer Gradient aus den obigen Gründen nicht vermeiden.
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Abbildung 2.15: Basierend auf ausgewählten Beobachtungsperioden der gesamten Missionsdatenbank
symmetrisierte Effektivbelichtung der galaktischen Ebene.
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Abbildung 2.16: Maximum Entropie Bildrekonstruktion der 1.809 MeV Emission in den ausgewählten
Beobachtungsperioden.

Ein Vergleich der so gewonnen Karte (Abbildung 2.16) mit der vollständigen Maximum Entropie
Karte (Abbildung 2.13 oben) zeigt, daß trotz der Beschränkung auf Beobachtungen entlang der
galaktischen Scheibe (|ψ| ≤ 30◦) und der zusätzlichen Symmetriesierung alle Strukturen nahezu
identisch sind. Auch die rekonstruierten Intensitäten weichen nur unerheblich von einander
ab. Die insgesamt in der Breite weniger ausgedehnten Emissionsstrukturen der symmetrisierten
Karte lassen sich aus der Breitenbeschränkung erklären. Die Symmetrisieung führt ferner zu
einer Reduktion der Emissionsstrukturen in der Carina-Vela Region.
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2.5 1.809 MeV Flüsse, Emissionsprofile und Asymmetrien

2.5.1 1.809 MeV Flüsse verschiedener Regionen

Tabelle 2.3 faßt die Flußwerte für ausgewählte Bereiche der 1.809 MeV Karte zusammen.
Während den Flußwerten der Multi-Frequenz Bildanalyse die Daten der konvergierten Rekon-
struktion aus Abbildung 2.13 (unten) zu Grunde liegen, basieren die 1.809 MeV Flüsse der
Maximum Entropie Rekonstruktion auf einer späten Iteration, in der zu Lasten der Bildqualität
die Flußreproduktion konvergiert (Oberlack 1997). Die Fehler wurden auf Basis einer Fehler-
kalibrationsformel Knödlseder (1997) Gl. 3.23) durch statistische Anpassung an die größere
Datenbasis bestimmt. Die resultierende Fehlerformel lautet dann:

∆f(Ω) =
(
3.3 · 10−5

√
Ω+ 1.1 · 10−6

)
·
√

BPhase 1−5(Ω)
BPhase 1−9(Ω)

(2.30)

In dieser Formel bezeichnet Ω den Raumwinkel des interessierenden Integrationsgebietes, Dabei
ist anzumerken, daß bei kleinen Integrationsgebieten die erhaltenen Flüsse größeren Fehlern un-
terliegen können als bei großen Integrationsintervallen. Insbesondere im Falle der Perseus Region

MaxEnt MREM
Konstellation Region Fluß Sig. Fluß Sig.

[l1, l2][b1, b2] [10−5 γ cm−2 s−1] [10−5 γ cm−2 s−1]
Vela-Pupis [257.0, 273.0][−5.0, 5.0] 1.1 ± 0.37 3.0σ 1.8 ± 0.5 3.6σ
Carina [281.0, 291.0][−4.5, 5.5] 1.1 ± 0.23 4.8σ 2.2 ± 0.4 5.5σ
Centaurus-Crux [292.0, 302.0][−5.5, 4.5] 0.9 ± 0.23 3.9σ 1.4 ± 0.4 3.5σ
Centaurus-Circinus [301.0, 325.0][−5.0, 5.0] 3.6 ± 0.55 6.5σ 6.4± 0.55 11.6σ
innere Galaxie [328.0, 35.0][−5.0, 5.0] 24.0 ± 1.5 16σ 30.0 ± 1.5 20σ
gal. Zentrum [350.0, 10.0][−5.0, 5.0] 8.3 ± 0.46 18σ 10.0 ± 0.46 21.7σ
Aquila [40.0, 54.0][−10.0, 5.0] 2.2 ± 0.48 4.6σ 3.3 ± 0.5 6.6σ
Cygnus [70.0, 96.0][−9.0, 25.0] 9.4± 2.0 4.7σ 10.3 ± 2.0 5.2σ
Cepheus [110.0, 123.0][−7.0, 7.0] 1.2 ± 0.42 2.9σ 1.7± 0.42 4.0σ
Perseus [125.0, 168.0][−17.0, 28.0] 5.4± 4.3 1.3σ 6.9 ± 4.3 1.6σ

Tabelle 2.3: Ausgedehnte Emissionsgebiete in der 1.809 MeV Himmelskarte und ihre Flüsse und Si-
gnifikanzen. Die Fehler und Signifikanzen wurden dabei mit Hilfe von Gleichung 2.30 bestimmt. Die
Abgrenzungen der Regionen sind dabei in galaktischen Koordinaten angegeben.

erweist sich die in der Maximum Entropie Karte der rekonstruierte Fluß als wenig signifikant,
während andere Regionen Signifikanzen von deutlich größer als 3σ aufweisen.

2.5.2 Das Breitenprofil

Aufschluß über die großskaligen Eigenschaften der galaktischen 1.809 MeV Emission und damit
der Verteilung von interstellarem 26Al liefert die Betrachtung der jeweiligen Breitenprofile. Die
Untersuchungen der großskaligen Eigenschaften basierend auf früheren Versionen der COMP-
TEL 1.809 MeV Karten haben gezeigt, daß sich die beobachtete Intensitätsverteilung in erster
Näherung bereits gut durch die Annahme einer exponentielle Scheibe modellieren lassen. Ein
wichtiger Parameter ist dabei die Skalenhöhe der exponentiellen Scheibe. Oberlack (1997) hat
aus der konvergierten Maximum Entropie Karte der ersten fünf Beobachtungsjahre eine Halb-
wertsbreite des Breitenprofils von 3.9◦ ± 1.2◦ extrahiert. In analoger Vorgehensweise wurden
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durch Integration über den Längenbereich zwischen −30◦ und +30◦ galaktischer Länge aus
den rekonstruierten Intensitätsverteilungen fχ0,ψ0 der Maximum Entropie Entfaltung sowie der
MREM-Karte der vollstandigen Missionsdaten entsprechende Breitenprofile erzeugt. Die Halb-
wertsbreite wurde jeweils durch Anpassung einer Gauß- bzw. einer Lorentzkurve unter Berück-
sichtigung eines konstanten Offsets im Breitenintervall zwischen −20◦ und +20◦ bestimmt. Ab-
bildung 2.17 zeigt in den beiden Teilbildern die jeweiligen Anpassungen zusammen mit den für
die Fehlerbestimmungen notwendigen zugehörigen Anpassungen an die Bootstrap-Daten.
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Abbildung 2.17: Normierte Breitenprofile der inneren Galaxie aus der 9-Jahres Maximum Entropie
1.809 MeV COMPTEL-Karte für |l| ≤ 30◦. An das Profil wurden zur Bestimmung der Halbwertsbreite
im Bereich |b| ≤ 20◦ eine Gauß-Funktion (links) bzw. eine Lorentz-Kurve (rechts) angepaßt. Zusätzlich
sind die entsprechenden Ergebnisse des Bootstrappings eingezeichnet.

Beide Anpassungen liefern zum einen deutlich signifikantere Ergebnisse als das mit den auf
5 Missionsjahre beschränkten Karten möglich war. Zum anderen sind in beiden Fällen die
erhaltenen Halbswertsbreiten größer als in der Arbeit von Oberlack (1997) berichtet. Für die
9-Jahreskarte ergibt sich eine mittlere Halbwertsbreite des Breitenprofils der inneren Galaxis von
4.25◦ ± 0.50. Wie Oberlack (1997) mit Hilfe einer Rekonstruktion einer exponentiellen Scheibe
für die Maximum Entropie Rekonstruktion bereits gezeigt, sind die erhaltenen Halbwertsbreiten
der rekonstruierten Karten nur obere Grenzen der wahren Halbwertsbreiten. Für ein Modell mit
einer Halbwertsbreite von ∼ 2.7◦ ergab die rekonstruierte Karte einen Wert von ∼ 4.1◦, wobei
die Halbwertsbreite des Modells einer Skalenhöhe von 180 pc entspricht. Im Vergleich mit den
aus meinen Karten resultierenden Halbwertsbreiten folgt also eine Bestätigung der von Oberlack
(1997) bestimmten Skalenhöhe der galaktischen 1.809 MeV Emission von ca. 180 pc.
Abbildung 2.18 zeigt die Überlagerung des Maximum Entropie Breitenprofils mit dem aus
MREM-Rekonstruktion folgenden Breitenprofil der inneren Galaxis. Aus der MREM-Rekon-
struktion folgt eine um ∼ 1◦ signifikant breiteres Breitenprofil. Dieser Unterschied läßt sich auf
die Glättung der MREM-Karte durch die Wavelet-Filterung zurückführen.
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Abbildung 2.18: Breitenprofile der inneren Milchstraße der Maximum entropie Karte (durchgezogene
Linie) sowie der MREM-Karte (gestrichelte Linie)

2.5.3 Das Längenprofil und seine Asymmetrie

Basierend auf den rekonstruierten Karten lassen sich analog zu den Breitenprofilen auch Längen-
profile erstellen. Von besonderem Interesse ist dabei das Längenprofil entlang der galaktischen
Scheibe. Dazu wurde die rekonstruierte Intensitätsverteilung in 10◦ breiten Längenintervallen
zwischen Breiten von −5◦ und +5◦ integriert. Abbildung 2.19 zeigt das so gewonnene Längen-
profil der Maximum Entropie Rekonstruktion. Wie die Untersuchung von Oberlack (1997) ge-
zeigt hat, wird die Signifikanzbestimmung kompakter 26Al-Emissionsgebiete durch das Auftreten
starker Intensitätsoszillationen bei der Rekonstruktion ausgehnter diffuser Emission erschwert.
Insbesondere die diffuse Emission aus Richtung der inneren Galaxie bedingt derartige Oszillatio-
nen. Direkte Signifikanzbestimmung für Strukturen mit Längenausdehnungen kleiner als 10◦ ist
daher nicht möglich. Die im vorliegenden Fall gewählten 10◦ × 10◦ großen Integrationsintervalle
rechtfertigen die Anwendung der in Gleichung 2.30 angegebene Fehlerkalibration (Knödlseder
1997).
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Abbildung 2.19: Längenprofil der MaxEnt 26Al-Himmelskarte

Die MREM Bildrekonstruktion unterliegt im Gegensatz zur Maximum Entropie Entfaltung
durch das Wavelet-Filter nicht der Bildung starker Oszillationen bei diffuser Emission. Ande-
rerseits führt die Wahl der Schwelle für das Filter zu einer systematischen Glättung des Profils.
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Es ist also davon auszugehen, daß die aus der MREM Karte gewonnen Strukturen großskaliger
erscheinen.
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Abbildung 2.20: Längenprofil der MREM 26Al-Himmelskarte

Von besonderem Interesse ist schließlich eine mögliche Asymmetrie der gefundenen Längenprofile
zwischen östlichen (0◦ ≤ χ ≤ 180◦) und westlichen (180◦ ≤ χ ≤ 360◦) Längen. Ist die Entwick-
lungszeitskala von 26Al-Quellen deutlich kürzer als die dynamische Zeitskala der galaktischen
Rotation (τRot ∼ 108 yr), so kann lokale Sternentstehung zur Ausbildung von Asymmetrien im
1.809 MeV Längenprofil führen. Sterne mit Anfangsmassen über 7M� haben Lebensdauern
von weniger als 50 Myr (Schaller et al. 1992, Meynet et al. 1994), d.h. Kernkollaps-Supernovae,
Wolf-Rayet Sterne und massive AGB-Sterne können Asymmetrien im beobachteten Profil er-
klären. So können großskalige Strukturen wie die galaktischen Spiralarme (z.B. Taylor und
Cordes (1993)) oder ein ausgehnter galaktischer Balken (z.B. Binney et al. (1991)) zu diesen
Asymmetrien führen. Aber auch lokale Besonderheiten der Sonnenumgebung (z.B. der LOOP
I (Malet et al. 1993) oder der Gould-Belt (Diehl et al. 1996)) können für Asymmetrien verant-
wortlich sein.
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Abbildung 2.21: Vergleich der 1.8 MeV Emission in der galaktischen Ebene bei positiven (grau) und
negativen (schwarz) Längen für die Maximum Entropie Karte (links) und die MREM Rekonstruktion
(rechts).

Durch Spiegelung der Längenprofile aus Abbildung 2.19 und 2.20 entlang der Rotationsachse
der Milchstraße erhält man eine Überlagerung der Flügel der Emissionsprofile (Abbildung 2.21).
Die von Oberlack (1997) gefundene Asymmetrie bei negativen Längen (d.h. im Längenintervall
zwischen 180◦ und 360◦) zwischen −30◦ und −60◦ hat in der neuen Karte deutlich an Stärke ver-
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loren, während die Asymmetrie der Cygnus Emission bei positiven Längen zwischen 70◦ und 90◦

erhalten bleibt. Durch die Verwendung eines gleitenden Integrationsintervalls von 10◦×10◦ erhält
man ein feiner aufgelöstes Längenprofil, bei dem allerdings nur Bins in Abständen von ≥ 10◦

unabhängig sind. Eine Fehlerabschätzung erhält man auf Basis von 30 Bootstrap-Ensembles,
wobei die Fehler mit ± einer Standardabweichung der Flußwerte angegeben sind. Da bei nied-
rigen Flüssen die Verteilung signifikant von der Normalverteilung abweicht, ist die Signifikanz
von möglichen Asymmetrien nicht durch einfaches Teilen von Fluß- und Fehlerwert zu erhalten.
Oberlack (1997) hat dazu parallel die Simulation einer exponentiellen Scheibe mit der gleichen
Methode ausgewertet. Abbildung 2.22 zeigt das mit dieser Methode gewonnene überlagerte
Längenprofil im Falle der Maximum Entropie Karte. In dem so resultierenden Längenprofil tritt
eine Asymmetrie zwischen negativen und positiven Längen bei 20◦ ≤ |l| ≤ 40◦ hervor. Die
Signifikanz dieser Asymmetrie liegt bei ca. 2.5σ. Signifikanter ist die Asymmetrie zwischen der
Cygnus und der Carina-Vela Emission, die sich bereits im gröber aufgelösten Profil gezeigt hat.
Bei Integration über die Längenbereiche der Cygnus Region sowie des Carina-Vela Komplexes
erhält man eine Signifikanz der Flußdifferenz von ca. 3.4σ.
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Abbildung 2.22: Längenprofil der MaxEnt 26Al-Himmelskarte (II): positive Längen (punktiert); nega-
tive Längen (durchgezogen)

2.6 1.809 MeV Emission der Cygnus Region

Die signifikanteste ”Einzelstruktur“ der 1.809 MeV Himmelskarten ist die Emission der Cygnus
Region. Abbildung 2.23 zeigt Ausschnittvergrößerungen der Maximum Entropie Karte und der
MREM Rekonstruktion.
Das Bild der Maximum Entropie Rekonstruktion zerfällt zwei jeweils ca. 5◦ große, intensiven
Kernbereiche bei (78.0◦; +3.0◦) und (82.5◦;−3.0◦), die auf einem diffusen Untergrund sitzen.
Die MREM Rekonstruktion zeigt ein ausgehntes Maximum (∼ 20◦) bei (76.0◦; +1.0◦). Die Brei-
tenausdehnung beider Karten weicht hingegen nur unerheblich von einander ab.
Abbildung 2.24 zeigt diesselbe Ausschnitssvergrößerung für die iML/ME-Karte der ersten fünf
Missionsjahre (Bloemen et al. 1999b). Diese Karte zeigt die für Karten dieses Missionsabschnit-
tes typische Dreiteilung (Oberlack 1997, Knödlseder 1997) der Emissionsstruktur in ein Maxi-
mum bei (77.0◦;−1.0◦) und zwei weniger intensive Maxima bei (90.0◦;−1.0◦) und (86.5◦; +12.0◦).
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Abbildung 2.23: Ausschnittvergrößerungen der MaxEnt (links) und MREM (rechts) Karte in der
Cygnus Region
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Abbildung 2.24: Ausschnittvergrößerungen der iML/ME Karte in der Cygnus Region; beachte: Da-
tenbasis ist auf die ersten 5 Missionsjahre beschränkt.

Der breitere Untergrund wenig intensiver 1.809 MeV Emission zeigt zu dem die Ausbildung eines

”Sporns“ bis zu galaktischen Breiten von etwa +23.0
◦. Dieser Sporn scheint durch die breitere

Datenbasis meiner neuen Karten in eine symmetrischere Verteilung übergegangen zu sein. Dies
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läßt sich auf das Abnehmen von Belichtungsgradienten in der Cygnus Region zurückführen.
Insbesondere während der Beobachtungszyklen 6 bis 8 wurden häufiger Beobachtungen durch-
geführt, in welchen die Cygnus Region im COMPTEL Gesichtsfeld lag. Für die oben definierten
Emissionsstrukturen leiten sich aus meinen Karten folgende Flußwerte ab:

MaxEnt MREM
Bezeichnung Region Fluß Sig. Fluß Sig.

[l1, l2][b1, b2] [10−5 γ cm−2 s−1] [10−5 γ cm−2 s−1]
Cygnus West [70.0, 86.0][−7.0, 7.0] 4.1 ± 1.20 3.4σ 4.9± 1.25 3.9σ
Cygnus Ost [86.0, 97.0][−6.0, 9.0] 1.7 ± 0.90 1.9σ 2.0± 0.90 2.2σ
Cygnus Arc [76.0, 94.0][9.0, 23.0] 2.1± 1.6 1.3σ 2.1± 1.6 1.3σ

Tabelle 2.4: Analog zu Tabelle 2.3 sind hier die Flußwerte und ihre Signifikanzen für die identifizierten
Strukturen der Cygnus Region aufgelistet. Die Definition der Unterregionen geht dabei auf die Untertei-
lung der 5-Jahres-MaxEnt-Karte von Oberlack (1997) zurück.

2.7 Zusammenfassende Bewertung der neuen Karten

Die vollständige, abbildende Auswertung der COMPTEL Missionsdatenbasis für die 1.809 MeV
Linienstrahlung bestätigt die bereits früher mit reduzierter Datenbasis gefundenen Emissions-
strukturen. Lediglich in Bereichen niederer Intensität unterscheiden sich Karten in ihren Struk-
turen, was auf statistische Fluktuationen und ihren Einfluß auf die Bildrekonstruktion zurück-
zuführen ist. Auch die extrahierten Flußwerte für verschiedene Regionen stimmen gut mit den
früher bestimmten Werten überein. Auf Grund der deutlich größeren Datenbasis sind die Fluß-
werte meiner Rekonstruktion jedoch signifikanter als in älteren Veröffentlichungen.
Auf dieser Bestätigung der frühen COMPTEL Karten der galaktischen 26Al-Verteilung aufbau-
end erscheint die im weiteren zu Grunde liegende Annahme massereicher Sterne als dominante
26Al-Quellen als gerechtfertigt.
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Kapitel 3

Evolution massereicher Sterne,
Nukleosynthese und das ISM

Die COMPTEL-Beobachtungen der galaktischen 1.809 MeV-Intensitätsverteilung haben im Lau-
fe der neun Missionsjahre die Hypothese erhärtet, wonach massereiche Sterne und die aus ihnen
resultierenden Kernkollaps-Supernovae die dominanten Quellen für interstellares 26Al sind. Wie
bereits im Einleitungskapitel formuliert, soll die nähere Untersuchung dieses Synthesezweigs im
Zusammenhang mit anderen beobachtbaren Einflüssen massereicher Sterne auf das sie umge-
bende Medium Ziel dieser Arbeit sein. Insbesondere erscheinen lokale Ansammlungen junger,
massereicher Sterne, wie sie in jungen Sternhaufen und vor allem in OB Assoziationen gefunden
werden, geeignete Laboratorien für eine derartige Untersuchung zu sein, da sich die zu erwar-
tenden, mit der Aktivität massereicher Sterne verbundenen Phänomene jeweils durch Überla-
gerung vieler Quellen verstärken, und so eine bessere Beobachtbarkeit gewährleistet ist. Diese
Verstärkung ist jedoch auch mit zusätzlichen Komplexitäten verbunden, da Sterne in verschiede-
nen Entwicklungszuständen in den jeweiligen Überlagerungen unterschiedlich beitragen können.
Neben möglicherweise unterschiedlichen Altern der Assoziationsmitglieder führen insbesondere
die sich mit den anfänglichen Sternparametern (Anfangsmasse, Rotationszustand, chemische Zu-
sammensetzung usw.) variierenden Entwicklungspfade zu einer Diversität der Quellen zu einer
fest gewählten Zeit. Diese zusätzliche Komplexität läßt sich im Rahmen von parametrisierten
Modellen behandeln. Doch bevor ich in Kapitel 4 meine Modellansätze diskutiere, soll zunächst
das astrophysikalische Bild massereicher Sterne - ihrer Entwicklung und Wechselwirkung mit
dem sie umgebenden Medium - zusammengestellt werden. Dies ist insbesondere für die Herlei-
tung meiner Beschreibungen einzelner Modellkomponenten und der Abschätzung systematischer
Unsicherheiten dieser Beschreibungen von großer Bedeutung.
Die Beschreibung des astrophysikalischen Bildes der Entwicklung und Wechselwirkung masse-
reicher Sterne gliedert sich in drei Abschnitte. Zunächst wird in Abschnitt 3.1 die Evolution
und Nukleosynthese massereicher Sterne mit dem Schwerpunkt der Synthese und Freisetzung
langlebiger, radioaktiver Nuklide (26Al und 26Fe) diskutiert. Die alternative Synthesezweige -
AGB Sterne und Novae - werden der Vollständigkeit halber nur kurz im Anhang diskutiert,
da diese Quellen im Zusammenhang der untersuchten Hypothese keine Rolle spielen. Viele der
beobachtbaren Auswirkungen der Aktivität massereicher Sterne gehen allerdings auf Wechsel-
wirkungen sogenannter primärer Observablen, deren Ursprung der Stern selbst ist, mit dem
umliegenden interstellaren Medium zurück. Zum Beispiel läßt sich der Ionisationszustand inter-
stellarer Materie, der durch Rekombinationsstrahlung, charakteristische Anregungslinien oder
aber thermische Bremsstrahlung beobachtet werden kann, auf die Emission photoionisierender
Strahlung durch massereiche Sterne zurückführen. Auf Grund der starken Absorption dieser
Strahlung ist diese nicht direkt beobachtbar, es muß daher auf sekundäre Observablen und indi-
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rekte Deduktion zurückgegriffen werden. Dies gilt auch für die Effekte des Eintrags kinetischer
Energie durch Sternwinde und Supernovae. Abschnitt 3.2 stellt daher die im Zusammenhang
dieser Arbeit wichtigen Wechselwirkungen einzelner massereicher Sterne mit dem zirkumstella-
ren Medium zusammen. Der abschließende Abschnitt diskutiert schließlich die Modifikationen,
die sich durch die Betrachtung von Sterngruppen ergeben. Neben den Auswirkungen auf se-
kundäre Observablen ist insbesondere der Sternentstehungsprozeß in diesem Zusammenhang
von Bedeutung. In den vorhergehenden Abschnitten war es nicht von Bedeutung, daß Sterne
bezüglich ihrer Anfangsmasse einer Verteilung unterliegen. Auch war ein möglicher Altersunter-
schied auf Grund unterschiedlicher Entstehungszeitpunkte völlig belanglos. Bei der Betrachtung
von ganzen Populationen werden diese die Population charakterisierenden Parameter aber von
zentraler Bedeutung sein. So daß für die angestrebte Modellierung auf eine derartige Diskussion
nicht verzichtet werden kann.

3.1 Massereiche Sterne - Evolution und Emission

3.1.1 Die Entwicklung isolierter Einzelsterne

3.1.1.1 Der Aufbau massereicher Sterne

In seinem 1926 erschienen Buch The Internal Constitution of the Stars beschrieb A.S. Eddington
den inneren Aufbau der Sterne basierend auf einer Verschmelzung der Theorie der Gaskugeln
(J.H. Lane 1870, A. Ritter 1878-89 und R. Emden 1907) mit der Bohrschen Theorie vom Auf-
bau der Atome. Bereits 1919/20 wiesen Eddington und J. Perrin darauf hin, daß die bislang für
Sterne in Betracht gezogenen mechanischen und radioaktiven Energiequellen1 bei weitem nicht
zur Deckung der Strahlungsleistung der Sonne ausreichten. Vielmehr würden die Sterne ihrer
Meinung nach ihre Energie aus nuklearen Reaktionen beziehen. H. Bethe gelang es schließlich
1938, die für die stellare Energiegewinnung bei T = 106...108K ablaufenden Kernreaktionen zu
identifizieren und zu berechnen. Gestützt wurde diese Theorie durch Laborexperimente von A.
Fowler, der in den 30er Jahren Wirkungsquerschnitte einzelner Kernreaktionen bei niedrigen
Protonenenergien vermessen hatte.
Eine zentrale Rolle in der Theorie des inneren Aufbaus der Sterne spielt die Annahme eines
hydrostatischen Gleichgewichts der Sternmaterie. In diesem Bild wird der von außen wirkende
Gravitationsdruck durch den inneren Gesamtdruck ausgeglichen, so daß sich eine stabile Kon-
figuration ergibt. Mit dem Zusammenhang von Druck und Dichte in der Form P ∝ ρΓ findet
man folgende Bedingung für die Stabilität:

〈
dP
dr

〉
〈Fgrav〉 ∝ R−3(Γ− 4

3) (3.1)

Für eine stabile Konfiguration muß also Γ > 4/3 gelten. Für adiabatische Zustandsänderungen
eines einatomigen, idealen Gases gilt Γ ≡ γ = 5/3, was Stabilität bedeutet. Da Wasserstoff
und Helium im Sterninneren vollständig ionisiert vorliegen, erscheint die Annahme der idealen
Gasnäherung gerechtfertigt. Werden jedoch z.B. innere Freiheitsgrade der Gasteilchen angeregt,
sinkt Γ unter Umständen auf Werte kleiner als 4/3, so daß ein Kollaps einsetzen kann. Dieser
Kollaps findet angenähert frei-fallend statt, d.h. auf einer Zeitskala tff � √

(Gρ)−1. Der
stabile Sternaufbau läßt sich nun mit Hilfe der folgenden vier gekoppelten Differentialgleichungen

1Bereits H. v. Helmholtz (1854) und Lord Kelvin (1861) hatten gezeigt, daß die Gravitationsenergie der Sonne
zusammen mit ihrer Strahlungsleistung auf eine Zeitskala von ∼ 107 yr führen.
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berechnen:

dM(r)
dr

= 4πr2ρ (3.2)

dP
dr

= −ρ
G ·M(r)

r2
(3.3)

dL(r)
dr

= 4πr2ρε (3.4)

dT
dr

= − 3κρ
4acT 3

L(r)
4πr2

+
(
1− 1

γ

)
T

P

dP
dr

(3.5)

Gleichung 3.2 ist die Kontinuitätsgleichung, Gleichung 3.3 beschreibt das hydrostatische Gleich-
gewicht, während Gleichung 3.4 das thermische Gleichgewicht widergibt. Die vierte Gleichung
beschreibt den Energietransport, wobei zwei unterschiedliche Mechanismen Berücksichtigung
finden. Der erste Term in Gleichung 3.5 gibt den Strahlungstransport wider, während der zwei-
te Term den Energietransport auf Grund von Konvektion beschreibt. In diesen Gleichungen
bezeichnet M(r) die in der Kugel mit dem Radius r eingeschlossene Masse des Sterns, ρ die
Dichte der Sternmaterie, P den Druck, G die Gravitationskonstante, L(r) die Leuchtkraft und
T die Temperatur. Zu diesen Grundgleichungen treten ferner noch die Zustandsgleichung und
die Materialgleichung der Sternmaterie, welche die nukleare Energieerzeugungsrate ε, die Opa-
zität κ und das Verhältnis der spezifischen Wärmen γ mit zwei der drei Zustandsgrößen P, T
oder ρ verknüpfen.
Die oben widergegebenen Gleichungen machen implizit die Annahme, daß der Strahlungsdruck
gegenüber dem Gasdruck zu vernachlässigen ist. Dies gilt nicht für sehr heiße und massive
Sterne. In diesem Fall müssen die Grundgleichungen entsprechend modifiziert werden und der
Strahlungstransport explizit mitberechnet werden, was nur mit aufwendigen numerischen Me-
thoden möglich ist. In neuerer Zeit sind hier erhebliche Anstrengungen unternommen worden,
auf die im Zusammenhang mit der Nukleosynthese von 26Al eingegangen wird.
Die innere, nukleare Energieerzeugung der Sterne ist eng mit den Energietransportmechanismen
und der inneren Temperaturstruktur der Sterne verbunden. Neben dem auf Strahlungstransport
beruhenden Energiefluß kennt man als weiteren bedeutenden Energietransportmechanismus die
Konvektion, hierbei wird die Energie in Form von kinetischer und thermischer Energie von Ma-
terieströmungen transportiert. Während der Strahlungstransport keinen Temperaturgradienten
benötigt, wird die Konvektion durch das Vorhandensein eines Temperaturgradienten ausgelöst.
Neben der thermisch bedingten Konvektion können auch chemischen Gradienten ähnlich einer
Diffusion zu einem konvektiven Energietransport führen, man spricht hier von Semikonvektion.
Die Konvektion ist auch im Zusammenhang der Nukleosynthese auf Grund des Materietrans-
ports von großer Bedeutung, daher soll eine weitere Betrachtung dieses Phänomens auf diesen
Kontext verschoben werden. Es sei lediglich angemerkt, daß, falls Konvektion in einem Stern
von Bedeutung ist, der Energietransport auf Grund von Strahlungsprozessen deutlich durch den
Konvektionseffekt dominiert wird. Für den Energietransport durch Strahlung findet man:

F = − c

3κρ
d
dr

(
aT 4

)
→ L(r) = 4πr2F = −16πacr

2

3
T 3

κρ

dT
dr

(3.6)

Auf Basis der Leuchtkraft kann eine obere Grenze für die Stabilität angeben werden. An der
sogenannten Eddington Grenze ist der nach außen gerichtete Strahlungsdruck ebenso groß wie
der nach innen gerichtete Gravitationsdruck, für größere Strahlungsintensitäten wird der Stern
also instabil. Die so festgelegte maximale Leuchtkraft LEdd stellt also die obere Grenze der
Leuchtkraft von stabilen Sternen dar:

LEdd = 4π Gc
M

κ̄
= 2.5 · 105 M

κ̄
(3.7)
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In dieser Beziehung ist κ̄ der mittlere Massenabsorptionskoeffizient der Sternmaterie. Langer
et al. (1997) hat gezeigt, daß stellare Rotation zu einem Überschreiten der Stabilitätsgrenze
selbst für Leuchtkräfte unterhalb des Eddington-Limits führt. Diese Stabilitätsgrenze wird nach
dem Formelzeichen für die Winkelgeschwindigkeit der Rotation auch Ω-Limit genannt.

3.1.1.2 Energieproduktion in Sternen

Die nukleare Energieerzeugungsrate kann im Grunde auf einfache Weise abgeschätzt werden.
So erhält man für eine der fundamentalen Reaktionen, der Verschmelzung von 4 Protonen in
einen 4He-Kern unter Anwendung der Einsteinschen Masse-Energie-Relation auf die Massendif-
ferenz eine freigesetzte Energie von 26.73 MeV pro Reaktion. Berücksichtigt man die Emission
von Neutrinos mit einem mittleren Energieverlust von 0.5 MeV, so erhält man eine Energie
von 26.23 MeV pro Reaktion. Allgemeiner kann für eine Reaktion der Form a(A,B)b die Ener-
gieerzeugungsrate ε mit der Reaktionsrate p = nanA〈σv〉 zu ε = Qpρ−1 abgeschätzt werden.
Dabei bedeutet v die Relativgeschwindigkeit der Reaktanden und σ ihren Wirkungsquerschnitt.
Untersucht man Kernreaktionen mit dem Ziel der Abschätzung der Energieerzeugungsrate auf
diesem allgemeinen Niveau, so können folgende Fakten festgehalten werden:

1. Ein Energiegewinn durch Kernverschmelzung ist grundsätzlich nur bis zu Nukliden der
Eisengruppe möglich, da ihre Nuklide die höchste Bindungsenergie pro Nukleon aufweisen.
Mit anderen Worten, die Fusion schwerer Elemente setzt keine Energie frei, im Gegenteil
es wird Energie benötigt (siehe dazu das Diagramm rechts oben in Abbildung 1.1).

2. Wegen der geringen Reichweite der Kernkräfte müssen die Reaktanden erst die Coulomb-
Barriere überwinden, um eine Verschmelzung zu erzielen. Dabei liegt diese Barriere im
Bereich einiger MeV, während die mittlere kinetische Energie der Stoßpartner bei einer
Temperatur von 108K sich bei einer Größenordnung von 0.01 MeV bewegt. Aus diesem
Grund ist eine Reaktion nur Dank des quantenmechanischen Tunneleffektes möglich. Dies
führt zu einer sehr starken Temperaturabhängigkeit der möglichen Kernreaktionen, man
spricht daher auch - speziell bei Kernen mit höherem Z - von der sogenannten Zündtem-
peratur, ab der eine Fusion überhaupt erst möglich wird.

3. Bei nicht vollständig ionisierten Plasmen wird die Coulomb-Barriere durch die verbliebene
Elektronenhülle abgeschirmt. Dieser Effekt kann im Rahmen der Debye-Theorie behandelt
werden.

Die Energieerzeugungsrate kann so unter Berücksichtung aller bei gegebener Temperatur T und
Dichte ρ ablaufenden Reaktionen durch

dL(r)
dr

= 4πr2ρ(r)ε(ρ(r), T (r)) (3.8)

berechnet werden.

Im Detail verläuft die Energieerzeugung im Sterninneren auf wesentlich komplexere Weise ab.
Dabei können verschiedene Brennphasen unterschieden werden, welche durch Phasen der Kon-
traktion und damit der Dichte- und Temperaturerhöhung des Kernbereichs unterbrochen sind.
Diese Kontraktionsphasen sind instabile Zustände, in denen der Stern seinen Energiebedarf aus
der freiwerdenden Gravitationsenergie deckt. Mit dem Virialsatz und unter Berücksichtigung
der Abstrahlung findet man:

2δET + δEG = 0 sowie δET + δEG = Lδt (3.9)
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Die Zeitskala dieser Kontraktion entspricht nach dem Virialsatz der Relaxationszeit des Systems
und wird Kelvin-Helmholtz-Zeit τKH genannt:

τKH =
1
2
Epot

L
≈ G ·M2

R · L = 3 · 107
(

M

M�

)2 (R�
R

)(
L�
L

)
[yr] ⇒ τKH ∝ M2.5 (3.10)

Mit der gravitativen Energieerzeugungsrate findet man schließlich für diese Kontraktionsphasen:

dL(r)
dr

= 4πr2ρ
(
ε− 3

2
k

µmu

dT
dt
+

P

ρ2

dρ
dt

)
(3.11)

Die erste Brennphase des stellaren Kerns nennt man Wasserstoffbrennen2, da bei den hier
ablaufenden Kernreaktionen im wesentlich Protonen (Wasserstoffkerne) zu Heliumkernen fusio-
niert werden. Wasserstoffbrennen setzt bei typischen Temperaturen von 4 · 106K und Dichten
von einigen 102 g cm−3 mit den sogenannten Proton-Proton-Ketten oder kurz pp-Ketten ein (Ab-
bildung 3.1).

3He(3He, 2p)4He pp I
↗ (26.23MeV)

1H(p, e+ν)2D(p, γ)3He 7Be(e−, ν)7Li(p, α)4He pp II
↘ ↗ (25.67MeV)

3He(α, γ)7Be
↘

7Be(p, γ)8Be(e+ ν)8Be(2α) pp III
(19.28MeV)

Abbildung 3.1: Proton-Proton-Ketten des Wasserstoffbrennens; die bei jedem Pfad freiwerdende Ener-
gie ist am jeweiligen Pfadende in Klammern angegeben.

Bereits 1938 konnten H. Bethe und C.F. v. Weizsäcker
zeigen, daß sich bei höheren Temperaturen und Dich-
ten ein zweiter Pfad für die Fusion von Wasserstoff
zu Helium eröffnet. Bei diesem als CNO-Trizyklus be-
zeichnete Prozeß nehmen die Elemente C, N und O
zwar an der Reaktion teil und bestimmen die Reakti-
onsgeschwindigkeit ganz wesentlich, dienen aber letzt-
lich nur als Katalysatoren. Ab Zentraltemperaturen
von etwa 1.8 · 107K dominiert der CNO-Zyklus das
Wasserstoffbrennen. Die Energiegewinnung im CNO-
Zyklus erfolgt in erster Linie im Haupt- oder CN-
Zyklus (Abb. 3.2). Dabei wird pro Durchlauf eine
Energie von 24.97 MeV freigesetzt. Die Nebenzyklen
werden nur dann relativ häufiger durchlaufen, wenn
in der Protoneneinfangreaktion auf 15N statt eines α-
Partikels ein γ-Quant freigesetzt wird. Bei Tempe-
raturen zwischen 5 · 107 und 108K werden im CNO-
Zyklus die ursprünglichen C, N und O Anteile zuneh-
mend in 14N umgesetzt.

Abbildung 3.2: CNO-Hauptzyklus nach
Bethe und Weizsäcker 1938

2H. Bethe schlug 1939 vor, daß die schwache Wechselwirkung die Fusion zweier Protonen unter Umwandlung
eines dieser Protonen in ein Neutron zu Deuterium ermöglichte [Phys. Rev. 55:103, 434 (1939)].
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Im stationären Zustand sind die Häufigkeitsverhältnisse der beteiligten Isotope durch die Ge-
schwindigkeit der Teilreaktionen festgelegt. Man spricht von einem radioaktiven Gleichgewicht.
Diese Eigenschaft des Gleichgewichtsbrennens spielt im Zusammenhang der Nukleosynthese und
der chemischen Entwicklung des Sterns eine bedeutende Rolle.
Die Phase des zentralen Wasserstoffbrennens eines Sterns wird mit seinem Verweilen auf der
Hauptreihe gleichgesetzt. Die Verweildauer auf der Hauptreihe τHR hängt einerseits vom Ener-
gievorrat, d.h. Wasserstoffvorrat, ab, der proportional zur Sternmasse ist, andererseits ist sie um-
gekehrt proportional zum Energieverlust, also zur Leuchtkraft. Es gilt also τHR ∝ M/L. Unter
Berücksichtigung der Masse-Leuchtkraft-Beziehung findet man so τHR ∝ M−2 oder τHR ∝ L−2/3.
Mit der nuklearen Zeitskala τN, die sich aus dem Quotienten der maximal freisetzbarer Kern-
energie und der Leuchtkraft ergibt, und den Ergebnissen detailierter Sternmodelle, die zeigen,
daß sich ein massereicher Stern schon bei Umsetzung von etwa 10% seines zentralen Wasser-
stoffgehaltes von der Hauptreihe fortbewegt, folgt:

τHR =
1
10

τN = 6 · 109M/M�
L/L�

= 6 · 109
(

M

M�

)−2

[yr] (3.12)

Schon früh hat sich gezeigt, daß die Anfangsmasse eines Sterns als ein seine weitere Entwick-
lung maßgeblich steuernder Parameter betrachtet werden kann. Bei Sternen mit Anfangsmassen
unterhalb von etwa 1.5M� erfolgt die Energieproduktion auf Grund der niedrigen Zentraltem-
peraturen (Tc < 20 · 106K) durch die pp-Ketten. Da diese Reaktionen eine geringere Tempera-
turabhängigkeit zeigen als z.B. die Reaktionen im CNO-Zyklus, befindet sich der Kernbereich
im Strahlungsgleichgewicht, so daß der Kern nicht konvektiv ist. Allerdings bildet sich eine
konvektive Hülle aus. Für Sterne größerer Anfangsmassen gilt hingegen, daß ihre Energiequelle
stark zum Zentrum hin konzentriert ist. Es kann sich ein großer Temperaturgradient ausbilden,
so daß das Kerngebiet dieser Sterne konvektiv ist.
Das zentrale Wasserstoffbrennen bedingt neben der Energieproduktion eine Verringerung der
Teilchenzahl im Kernbereich. An der Grenze zwischen dem nun heliumreicheren Kernbereich
und dem wasserstoffreicheren Außenbereich muß auf Grund des erwarteten Gleichgewicht Druck-
und Temperaturgleichheit herrschen. Die Abnahme der Gesamtzahl der Teilchen im Kern hat
also zur Folge, daß das Kernvolumen unter Erhaltung der Kernmasse sinkt. Für die Dichte
ergibt sich so eine Diskontinuität, die eine Vergrößerung des Sternradius zur Folge hat. Außer-
dem kann man zeigen, daß die Leuchtkraft mit dem Ansteigen des zentralen Molekulargewichts
ebenfalls wächst.
Die zentrale Wasserstoffquelle erlischt, wenn der zentrale Wasserstoffgehalt Xc auf Werte im
Prozentbereich abgenommen hat. Durch die anschließend einsetzende Kontraktionsphase wird
die zentrale Dichte und Temperatur so lange erhöht, bis die Bedingungen für ein Zünden des
Heliumbrennens erfüllt sind, was bei Temperaturen über 108K der Fall ist. Da die Zünd-
temperatur für Wasserstoffbrennen deutlich niedriger ist, kommt es noch vor dem Zünden des
zentralen Heliumbrennens zu Wasserstoffschalenbrennen, das im Grunde den gleichen Be-
dingungen unterliegt wie schon das zentrale Wasserstoffbrennen. Sobald diese Schalenquelle nun
aber merklich zur Energieproduktion beiträgt, kommt es zu einer Abflachung des Temperatur-
profils, was zu einer Herabsetzung der Dichte im äußeren Hüllenbereich durch eine Zunahme des
Sternradius führt.
In Sternen, deren Anfangsmassen unter etwa 2.3M� liegt, ist das Elektronengas im Kern des
Sterns vollständig entartet. Diese Entartung hat zur Folge, daß die Erhöhung des thermischen
Drucks bei Einsetzen des Kernheliumbrennes auf Grund der Temperaturerhöhung keine Rolle
gegenüber dem Fermi-Druck der Elektronen spielt. Der Kern expandiert daher kaum und verliert
aus diesem grund auch keine Energie durch Expansionsarbeit, woraufhin die Energieproduktion
mit wachsender Temperatur innerhalb sehr kurzer Zeit stark ansteigt (∼ T 30). Diesen Ener-
gieausbruch bezeichnet man als He-Flash. Der Flash endet, wenn die ansteigende Temperatur
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die Entartung aufhebt. Dann nimmt der Gasdruck erheblich zu und führt zu einer abkühlenden
Expansion. Im Gegensatz dazu zeigen schwerere Sterne ein zum hydrostatischen Wasserstoff-
brennen analoges Brennen ihres zentralen Heliumvorrats.
Wie aber verläuft das Heliumbrennen nun im Einzelnen ? Bis zum Beginn der 50er Jahre des
20. Jahrhunderts war nicht klar, wie überhaupt das Heliumbrennen ablaufen könnte. Das Pro-
blem lag in der Tatsache, daß es keine stabilen Isotope mit den Massenzahlen A = 5 und A =
8 gibt. Auch hatte man keine mögliche Kombination der leichteren Nuklide gefunden, welche
diese Lücke zu überspringen erlaubte, so daß unklar war, wie ein weiteres nukleares Brennen
stattfinden kann. E.J. Öpik und E.E. Salpeter wiesen nun zu Beginn der 50er Jahre darauf
hin, daß evtl. ein 3α-Prozeß ablaufen könne, d.h. nach ihrem Vorschlag könnte die Reaktion
34He →12 C + γ ablaufen (Öpik 1951, Salpeter 1952). Zentrales Element dieser Reaktion ist
8Be, daß aus der leicht endothermen Fusion zweier Heliumkerne hervorgeht und eine Lebens-
dauer von τ8Be = 2.6 ·10−16 s hat. In Umgebungen hoher α-Konzentration ist diese Lebensdauer
wesentlich länger als die Stoßzeit mit zweier α-Partikel. Daher bildet sich in Umgebungen hoher
α-Konzentration eine geringe Konzentration von 8Be aus, welche im Gleichgewicht ist. Dieses
Gleichgewicht kann mittels des resonanten Wirkungsquerschnitts (Anhang A) berechnet wer-
den. Bei einer Temperatur von 108 K und einer Dichte von 105 g cm−3 findet man etwa einen
8Be-Kern auf 109 4He-Kerne. Nachdem Hoyle zeigen konnte, daß der α-Einfang auf 8Be nur
dann schnell genug ist, wenn auch er resonant verläuft, konnten schließlich Cook, Fowler und
Lauritsen zeigen, daß es im 12C tatsächlich einen resonanten Zustand gibt. Allerdings zeigt sich,
daß die Partialbreite und damit die Populationswahrscheinlichkeit für den Übergang vom ange-
regten 12C in den Grundzustand mittels γ-Emission viel kleiner als die Wahrscheinlichkeit für
den Zerfall in das Ausgangssystem aus 4He und 8Be ist. Für die Reaktionsrate des 3α-Prozeß
ergibt sich folgende Beziehung:

(σ · v)3α→12C =
N(12C∗) · Γγ

h̄
= 9.8 · 10−54N(α)

3

T 3
8

ωf exp
(
−42.98

T8

)
cm−3 s−1 (3.13)

N(8Be) = N(α)2ωf
h3

2πµkBT
exp

(
− Er
kBT

)

N(12C∗) = N(8Be) ·N(α)ωf h3

2πµkBT
exp

(
− Er
kBT

)

Bei diesem Brennprozeß werden 7.274 MeV Energie pro Reaktion freigesetzt. Wie ein Vergleich
mit den Energieausbeuten des Wasserstoffbrennens zeigt, ist die Effizienz während des Helium-
brennens schon deutlich herabgesetzt. Die hervorstechenste Eigenschaft des 3α-Prozesses ist
seine starke Temperaturabhängigkeit, was eine starke Konzentration der stellaren Energiepro-
duktion in den heißesten Regionen (in der Regel im Kern) zur Folge hat. Andererseits bedeutet
es auch, daß ein Faktor zwei in der Energieerzeugungsrate fast keinen Effekt auf die Temperatur
hat, so daß ein Heliumgas bei genügend hohem Druck und Temperatur zur Explosion neigt.
Wie zu Beginn dieses Abschnitts über das Heliumbrennen bereits erwähnt, ist der Kern bei
leichten Sternen vollständig entartet, was dem Heliumkern erlaubt, quasi-instantan zu brennen
( → Helium-Flash).
Nachdem Erlöschen des Kernheliumbrennens setzt wieder eine Phase der Kontraktion ein, in
der der Stern seine Energie aus der freiwerdenden Gravitationsenergie bezieht. Ist der Kernbe-
reich nun insgesamt leichter als 0.7M� , so geht der Kern in einen vollständig entarteten Zustand
über und beginnt auszukühlen. Diesen Zustand nennt man einen Weißen Zwerg3. Ist der Kern

3Weiße Zwerge sind eines der möglichen Endstadien der Entwicklung eines Sterns. Diese Objekte wurden in
den 30er Jahren des vergangenen Jahrhunderts das erste Mal durch den indischen Astrophysiker Chandrasekhar
beschrieben. Er stellte dabei heraus, daß der Entartungsdruck des Elektronengases bis zu einer Grenzmasse
(Chandrasekhar Masse) von etwa 1.4M� den Gravitationsdruck dieses Objektes kompensieren kann. Es kommt
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hingegen schwerer als 0.7M� , so können Zentraltemperatur und Dichte so weit ansteigen, daß
die Zündbedingungen für nachfolgende Brennphasen erreicht werden. Diese Grenze wird typi-
scherweise von Sternen mit Anfangsmassen über etwa 8M� überschritten. Man spricht hier
von massiven oder massereichen Sternen. Die nun folgende Brennphase ist das Kohlenstoff-
brennen, das ab einer Temperatur von etwa 7 · 108 K einsetzt. Die wichtigsten Reaktionen im
Kohlenstoffbrennen,

12C+12 C→23 Na + p 23Na(p, α)20Ne,

führen zu 20Ne und setzen pro 12C-Kern eine Energie von 2.23 MeV frei. Steigt die Temperatur
bis über 1.5·109 K, so setzt die Photodesintegration der 20Ne-Kerne ein (Rolfs und Rodney 1988).
Durch Folgereaktionen mit den hierbei freigesetzten α-Teilchen entstehen schließlich 24Mg und
28Si. Diesen Vorgang nennt man auch Neonbrennen oder Neonschmelze. Im allgemeinen
kann man festhalten, daß für diese späten Brennphasen neben der Photodesintegration, die
bei Temperaturen mit kB · T > Q/30 die anderen Kernreaktionen dominiert, auch die steigen-
de Coulomb-Abstoßung zu einem verstärkten Übergang von direkten Schwerionen-Reaktionen
zu Reaktionen mit sekundären Protonen oder α-Teilchen führt. Außerdem sind bei höheren
Temperaturen die Energieverluste durch ν-Emission von steigender Bedeutung. Während des
Kohlenstoffbrennens ist das Brennen des ebenfalls vorhandenen Sauerstoffs auf Grund der deut-
lich größeren Coulomb Barriere der Sauerstoffkerne nicht von Bedeutung.
Steigt die Temperatur am Ende des Kohlenstoffbrennens jedoch weiter an, so kommt es schließ-
lich zum Sauerstoffbrennen, bei dem aus zwei Sauerstoff u.a. Schwefel und Silizium entste-
hen. Vor dem abschließenden Siliziumbrennen, daß in einem Quasi-Gleichgewicht mit der
Photodesintegration der Kerne hauptsächlich Elemente der Eisengruppe erzeugt, entsteht durch
sequentielle Photodesintegration des Schwefels ein fast reiner Siliziumkern im Zentralbereich des
Sterns.
Tabelle 3.1 gibt einen Überblick über die Brennphasen und ihre Parameter. Die Sekundärreak-
tionen der in den primären Brennprozessen freigesetzten Protonen, Neutronen und α-Partikel
mit den in der Brennzone vorhandenen Nukliden tragen in den späten Brennphasen stark zur
Modifikation der chemischen Zusammensetzung der Brennzone bei.
Auf Grund der in den späteren Brennphasen geringeren freiwerdenden Energie pro Reaktion
muß die Gesamtreaktionsrate ansteigen, um die Struktur des Sterns gegen die Gravtitations-
wirkung zu stabilisieren. So besitzt zum Beispiel 28Si eine Bindungsenergie von 8.7 MeV pro
Nukleon, was nur etwa 0.1 MeV unterhalb der maximalen Bindungsenergie für Nuklide in der
Eisengruppe liegt, so daß der Energiegewinn während des Siliziumbrennens eher klein ist. Hinzu
kommt noch die Tatsache, daß selbst bei Annahme der Massenerhaltung des brennenden Kerns
die Teilchenzahl und damit die Anzahl möglicher Reaktionen in späteren Entwicklungsstufen
durch die vorangegangenen Verschmelzungen herabgesetzt wird. Zusätzlich nimmt, wie bereits
erwähnt, der Energieverlust durch entweichende Neutrinos zu. Daher neben die Lebensdauern
der späten Brennphasen immer weiter ab.
Für die lang andauernden Anfangsbrennphasen, welche daher auch der direkten Beobachtung
zugänglich sind, findet man in der Literatur eine große Zahl detailierter Modellrechnungen. Die
ersten detailierten, aber jeweils auf bestimmte spätere Brennphasen beschränkten Rechnungen
gehen auf Arnett (1972a,b), Couch und Arnett (1972), Arnett (1974a,b, 1977) zurück. Weaver
et al. (1978) erstmals massive Sterne von der Hauptreihenphase bis zum Präsupernovazustand
modelliert. Diese Modelle untersuchten die Nachhauptreihenentwicklung unter der Ausnutzung
der Quasi-Gleichgewichtsbeschreibung4. Allerdings hatten bereits Wooley et al. (1972) auf die

so zu einer Stabilisierung des Sterns. Da aber keine weiteren energieliefernden nuklearen Reaktionen mehr möglich
sind, kühlt der Stern auf einer langen Zeitskala, während der er als Weißer Zwerg sichtbar ist, aus.

4QSE = quasi statistical equilibrium: Im QSE geht man von einem lokalen, statistischen Gleichgewicht in
bestimmten Bereichen der (N,Z)-Ebene aus. Gibt es mehrere Bereiche, in denen die Bedingungen für ein QSE
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Brennphase Tinitial Dichte Tfinal τ Primärreaktion Sekundär-
reaktionen

Produkte

109 K g cm−3 109 K yr

Wasserstoff-
brennen

0.004 0.09 106 − 1010 pp-Ketten X(p, γ) 4He

0.015 0.09 CNO-Zyklus 4He, 13C,
14N

Helium-
brennen

∼ 0.1 ∼ 105 0.4 105 − 109 3α-Prozeß 12C

α-Prozeß seq. α-Einfang 12C, 16O,
20Ne

Kohlenstoff-
brennen

≥ 0.6 ≥ 106 1.4 300 12C(12C,p)23Na,
12C(12C, α)20Ne

Reaktionen
mit p & α

16O, 20Ne,
23Na

≥ 1.1 12C(12C,n)23Mg

Neondes-
integration

≥ 1.5 ∼ 107 ∼ 1.7 1 20Ne(γ,α)16O X(α, . . .) . . . 16O, 24Mg,
28Si

Sauerstoff-
brennen

≥ 2.0 ≥ 107 ∼ 2.8 2
3

16O(16O, γ)32S,
16O(16O, α)28Si

16O(α, . . .) . . . 28Si, 32S

Schwefeldes-
integration

∼ 2.5 − 2.8 10−3 32S(γ, . . .) . . . 28Si

Silizium-
brennen

∼ 3 10−4 QSE Fe-Gruppe

Tabelle 3.1: Die Parameter der stellaren Brennphasen

wachsende Bedeutung schwacher Kernreaktionen für die späten Brennphasen und den Zerfall
des QSE-Bereichs in zwei Teilcluster während des Siliziumbrennens hingewiesen. Thielemann
und Arnett (1985) zeigten, daß der von Weaver et al. (1985) eingeführte einfache Link mittels
der Nicht-Gleichgewichtsreaktion von 45Sc(p, γ)46Ti eine ungenügende Beschreibung des Über-
gangs zwischen den beiden Teilclustern darstellt. Nomoto und Hashimoto (1988) berechneten
für reine He-Kerne daraufhin ein größeres Netzwerk mit mehreren Verbindungsreaktionen. Hix
und Thielemann (1996) gelang es schließlich, in einem Netzwerk von 299 Isotopen das Silizium-
brennen detailiert zu berechnen und die QSE-Näherung zu untersuchen. Das zentrale Ergebnis
dieser Rechnungen war die Feststellung, daß der QSE-Cluster zeitlich variabel ist. Daran an-
knüpfend haben schließlich Chieffi et al. (1998) ein erstes Modell für die späten Brennphasen
ohne QSE-Näherung erarbeitet. Abbildung 3.3 zeigt beispielhaft die Massenanteile einzelner,
leichterer Isotope in Abhängigkeit von der Massenkoordinate5 vor dem Kollaps des Eisenkerns.
In der hier dargestellten Brennphase nimmt der Anteil von 26Al (zweites Teilbild rechte Spalte)
nach außen hin rasch auf Null ab.
Wie aus den Ausführungen über den Sternaufbau und die nukleare Energieproduktion zu ent-
nehmen ist, stellt die Masse eines stellaren Objektes einen das System stark charakterisierenden
Parameter dar. Letztlich legt u.a. schon die Anfangsmasse den Entwicklungspfad fest, daher
können Sterne astrophysikalisch anhand ihrer Anfangsmasse charakterisiert werden. Abbildung
3.4 gibt einen Überblick über die Abfolge der Entwicklung der Sterne gemäß dem aktuellen Bild.
Anhand der inneren Struktur und den ablaufenden Prozessen lassen sich bereits die ersten Be-
obachtungen plausibel erklären, so z.B. das Auftreten von Weißen Zwergen als Endstadien von

erfüllt sind, so können diese QSE-Cluster durch eine oder mehrere Brückenreaktionen mit einander verbunden
sein. Die Zusammensetzung im Endzustand hängt dann fundamental von diesen sog. Bridges ab. Die QSE-
Cluster können ähnlich wie im Falle des vollständigen Gleichgewichts (NSE) durch einfache Relationen (analog der
Saha-Gleichung) berechnet werden, während die Nicht-Gleichgewichtsreaktionen (Brückenreaktionen) im Detail
behandelt werden müssen (Bodansky et al. 1968).

5Um den strukturellen Aufbau eines Sterns darzustellen, ist die Darstellung der radialen Koordinate in Form
eines Massenanteils von der Gesamtmasse oder aber die eingeschlossene Masse an der gewünschten Position
gebräuchlich, da der lineare Radius sich während der Sternentwicklung sehr stark ändert.
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Abbildung 3.3: Massenanteile leichter Nuklide nach erfolgtem Siliziumbrennen in Abhängigkeit vom
Zentralabstand (Massenkoordinate) auf Chieffi et al. (1998).

leichten bis mittelschweren Sternen. Andere Fragen - wie z.B. die richtige Einordnung von Wolf-
Rayet Sternen in die Sternentwicklung, die in Abbildung 3.4 im Rahmen des Conti-Szenarios
(Conti 1978) als späte Sterne mit Anfangsmassen über ca. 30M� eingeordnet sind - bleiben
dagegen noch unbeantwortet. Auch AGB-Sterne - Sterne mittlerer Masse in einer späteren
Entwicklungsphase - lassen sich nur im Wechselspiel von internen Prozessen und Effekten der
Sternatmosphäre erklären. Für viele dieser Phänomene ist u.a. ein starker Massenverlust (Ab-
schnitt 3.1.1.5) in Form von Sternwinden von großer Bedeutung.

3.1.1.3 Mischprozesse - ihre Bedeutung für die Nukleosynthese und die Sternent-
wicklung

Eine wesentliche Rolle bei der detailierten Modellierung des inneren Sternaufbaus und der Ster-
nentwicklung kommt der Frage nach möglichen Mischprozessen zu. In der vorangegangenen
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Abbildung 3.4: Entwicklungspfade von Sternen in Abhängigkeit von der Anfangsmasse.

Betrachtung wurden die einzelnen Brennphasen weitgehend entkoppelt vom Aufbau des Sterns
betrachtet. Nur im Kontext des Energietransportes war bereits von der Möglichkeit der ther-
mischen Konvektion die Rede. Konvektion stellt aber auch den wichtigsten Mechanismus für
die Durchmischung der Sternmaterie dar. Sie tritt grundsätzlich dann auf, wenn ein genügend
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steiler Temperaturgradient zwischen benachbarten Schichten existiert und Bereiche der Materie
wärmer, also spezifisch leichter, als ihre Umgebung sind, so daß sie gegen die Gravitation aufstei-
gen können. Haben sich die äußeren Bedingungen um diese konvektive Zelle dV auch nach dem
Aufsteigen um die kleine Wegstrecke dr noch nicht stark geändert, bildet sich eine thermische
Instabilität aus, die man Konvektion nennt. Unter der Annahme von Druckgleichgewicht und
Adiabasie läßt sich die Konvektionsbedingung allgemein wie folgt formulieren:∥∥∥∥dTdr

∥∥∥∥
adiabatisch

<

∥∥∥∥dTdr
∥∥∥∥
Strahlung

(3.14)

Geht man von einem idealen Gas aus, so erhält man aus Bedingung 3.14 unter Verwendung der
adiabatischen Zustandsgleichung das Schwarzschild-Kriterium für Konvektion.

−dT
dr

> −
(
1− 1

γ

)
T

P

dP
dr

= −
(
dT
dr

)
adiabatisch

(3.15)

∇ > ∇adiabatisch = 1− 1
γ

mit ∇ =
d lnT
d lnP

. (3.16)

γ ist dabei der Adiabaten-Koeffizient. Gleichung 3.16 geht aus Gleichung 3.15 durch Division
mit T und den logarithmisches Differenzieren hervor. Wie man sieht, kann sich auf zweierlei
Weisen eine instabile Konfiguration ergeben: (i) wenn der Strahlungsgradient besonders groß
oder aber (ii) der adiabatische Gradient besonders klein wird. Zustand (i) wird durch eine hohe
Opazität erreicht, während Fall (ii) bei teilweiser Ionisation oder Dissoziation eintritt. In vielen
Sternmodellen wird die Beschreibung der Konvektion nach dem Schwarzschild-Kriterium durch
das Phänomen des sogenannten Überschießens6 ergänzt. In dieser Beschreibung geht man davon
aus, daß der konvektive Bereich nicht hart an der durch das Schwarzschild Kriterium gegebenen
Grenze endet, sondern daß aufsteigende Konvektionszellen auf Grund eines Restimpulses in die
nicht-konvektive darüberliegende Schicht eindringen. Dieses Eindringen oder Überschießen wird
in der Regel mittels eines Parameters, der overshooting distance, als Bruchteil der Ausdehnung
der Konvektionszone beschrieben. Überschießen führt zu einer im Mittel größeren Ausdehnung
der konvektiven Kerne in den jeweiligen Sternmodellen. Da Konvektion neben dem Energie-
transport auch zu einer Durchmischung der chemischen Zusammensetzung führt, verlängert
Konvektion die Dauer einzelner konvektiver Brennphasen wie z.B. das Kernwasserstoffbrennen
durch Zuführung frischen Brennmaterials.Daraus resulitert eine Verlängerung der Hauptreihen-
phase sowie des folgenden Heliumbrennens. Daneben führen größere Konvektionsbereiche zur
Anreicherung weiter außenliegender Bereiche mit Produkten des zentralen Brennens - Nukleo-
syntheseprodukten -, welche nun durch den Sternwind in das umgebende Medium eingebracht
werden können.
Neben dem Schwarzschild-Kriterium (mit und ohne Überschießen) kennt man noch das Ledoux-
Kriterium als alternative Bedingung für einsetzende Konvektion. Das Ledoux-Kriterium berück-
sichtigt im Gegensatz zum Schwarzschild Kriterium den Gradienten der chemischen Zusammen-
setzung, was zu langsamerer Konvektion und kleineren konvektiven Kernen führt und damit
dem oben beschriebenen Effekt entgegenwirkt. Es ist also zu erwarten, daß Sternmodelle, wel-
che das Ledoux-Kriterium für Konvektion heranziehen, kürzere Lebensdauern der Brennphasen
und niedrigere Anreicherungen schwererer Nuklide im Außenbereich der Sterne ergeben. Wenn
Konvektion nicht nur thermisch sondern auch durch einen chemischen Gradienten ausgelöst wer-
den kann, spricht man auch von Semikonvektion. Im Rahmen der Modellierung von Sternen wird
Konvektion unabhängig von den gewählten Auslösekriterien durch die Mischungslängentheorie
nach Böhm-Vitense (1970) beschrieben, bei der konvektive Zellen durch ihre charakteristischen
Dimensionen angenähert werden. Ein Vergleich der detailierten Sternmodelle von Schaller et al.

6im Englischen spricht man von overshooting
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(1992), Meynet et al. (1994), welche Konvektion nach dem Schwarzschild-Kriterium mit mäßi-
gem bzw. ohne Überschießen beschreiben, und der Modelle von Langer et al. (1995), welche auf
dem Ledoux-Kriterium beruhen, zeigen deutlich die lebensdauerverlängernde Wirkung größe-
rer konvektiver Kerne. Auch findet man in Modellen größerer Kerne höhere Anreicherungen
prozessierter Materie in den äußeren Bereichen der Modellsterne.

3.1.1.4 Die Sternatmosphäre - Emission elektromagnetischer Strahlung

Sterne wurden natürlicherweise anhand ihrer optischen Erscheinung unterschieden. Als man - im
Anschluß an die fundamentalen Entdeckungen von J. Fraunhofer, G. Kirchhoff und R. Bunsen
- mit der Beobachtung von Sternspektren begann, zeigte sich bald, daß man Sterne nach ihren
spektralen Eigenschaften in erster Linie in eine einparametrige Spektralsequenz einordnen kann.
In Anlehnung an die Arbeiten von W. Huggins, A. Secchi und H.C. Vogel entwickelten E.C.
Pickering und A. Cannon um 1880 die Harvard-Klassifikation der Sternspektren. Als Folge
der Spektralklassen ist dabei aus den alten Klassifikationen unter mehrfacher Umstellung die
folgende Sequenz erhalten worden:

S
↗

O → B → A → F → G → K → M
↘

R → N
Blau Gelb Rot

Noch heute bezeichnet man O- und B-Typen als frühe, A-, F- und G-Typen als mittlere und
Typen ab K als späte späte Spektraltypen. Die Spektraltypen werden zu dem durch Hinzufügen
einer Zahl zwischen 0 und 9 feiner unterteilt. Ein Stern mit der Bezeichnung B5 steht zwischen
den Typen A0 und B0. Man kann zeigen, daß die so geordneten Sternspektren nach abnehmen-
der Effektivtemperatur Teff sortiert sind ( → Zusammenhang mit Farbe des Sterns). Dieser
Zusammenhang läßt sich in erster Näherung auf Grund des Planck’schen Strahlungsgesetzes für
schwarze Körpererklären. Als massereiche Sterne gelten Sterne eines Spektraltyps früher als et-
wa B5. Diese Spektraltypen weisen Effektivtemperaturen über 20000 K auf, was auf Grund des
Verlaufs des Schwarzkörperspektrums zu einem mit steigender Temperatur ansteigendem Anteil
extremer Ultra-Violett-Strahlung führt. Diese sogenannte EUV-Strahlung hat Wellenlängen von
weniger als 91.2 nm, was einer Minimalenergie von 13.6 eV entspricht. Daher ist EUV-Strahlung
in der Lage, daß im interstellaren Medium häufigste Element Wasserstoff zu ionisieren. Als Fol-
ge dieser Strahlung bilden sich ausgedehnte Gebiete ionisierten Gases um massereiche Sterne.
Diese Gebiete werden HII Regionen genannt.
Ein Vergleich beobachteter Sternspektren mit dem Verlauf des Schwarzkörperspektrums zeigt
jedoch schnell, daß die Näherung eines Sterns als Schwarzkörperstrahler einer bestimmten Ef-
fektivtemperatur nur für die heißesten Sterne einigermaßen gut ist. Je niedriger die Tempe-
ratur wird, desto stärker machen sich mikrophysikalische Effekte - wie z.B. Linienanregungen
bestimmter Ionen, Atome oder Moleküle oder aber Mikroturbulenzen der Sternatmosphäre -
bemerkbar. Insbesondere Elemente der Eisen-Gruppe haben in dem für junge, massereiche
Sterne relevanten Temperaturbereich eine Vielzahl von Übergängen, die zu einer Modifikation
des Spektrums führen. Für eine zufriedenstellende Modellierung der Sternspektren müssen da-
her aufwendige Strahlungstransportrechnungen unter Berücksichtgung hunderter Zustände und
tausender Reaktionen durchgeführt werden (Hubeny 1997). Abbildung 3.5 zeigt zwei syntheti-
sche Sternspektren für jeweils unterschiedliche Effektivtemperatur im Vergleich zum jeweiligen
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Abbildung 3.5: Synthetische Sternspektren für Teff = 25000K bzw. Teff = 40000K nach Kurucz (1998);
die gestrichelte Linie zeigt den Verlauf des zugehörigen Schwarzkörperspektrums, der schraffierte Bereich
beinhaltet Photonenenergien über 13.6 eV

Schwarzkörperspektrum (gestrichelt). Der schraffierte Bereich markiert den Bereich der pho-
toionisierenden Strahlung.
Schaerer et al. (1996a,b), Schaerer und de Koter (1997) und Stasinska und Schaerer (1997)
haben erstmals kombinierte Modellrechnungen der Entwicklung der inneren Struktur und der
Atmosphäre massereicher Sterne durchgeführt, während Vacca et al. (1996) speziell die Pho-
tonenflüsse der photoionisierenden Strahlung von O- und B-Sternen mit verschiedenen Leucht-
kraftklassen (Anhang B) berechnet haben.
Abbildung 3.1.1.4 zeigt die Abhängigkeit des wasserstoffionisierenden EUV-Photonenflusses Q0

von der Anfangsmasse MZAMS für massereiche Hauptreihensterne. Neben den Photonenflüssen
eines idealen Schwarzkörpers (Planck) sind die entsprechenden Werte für integrierte Kurucz-
Sternspektren (Kurucz 1998) und die Ergebnisse von Vacca et al. (1996) eingezeichnet. Die
Beschreibung eines Sterns als Schwarzkörperstrahler basiert auf den zu den Anfangsmassen
gehörenden Effektivtemperaturen und Leuchtkräften nach Meynet et al. (1994). Die durchge-
zogenen Linie repräsentiert eine Funktionsanpassung, wie sie in Abschnitt 4.1.3 diskutiert wird.
Insbesondere bei sehr niedrigen Anfangsmassen ist die Diskrepanz zwischen den EUV-Photonen-
flüssen eines Schwarzkörpers und den Werten für realitätsnahe Sternspektren besonders auffällig.
Bei höheren Anfangsmassen nähern sich die Vorhersagen der Modelle von Vacca et al. (1996) den
entsprechenden Werten der Schwarzkörperspektren an, während die Sternspektren von Kurucz
(1998) systematisch niedrigere Werte liefern.

3.1.1.5 Die äußere Atmosphäre von Sternen - Masseverlust und Sternwinde

Bereits Mitte der 50er Jahre des 20. Jahrhunderts konnte A. Deutsch zeigen, daß kühle Riesen-
sterne von langsam expandierenden Hüllen umgeben sind. Während man vom Erdboden aus
nur bei den absolut hellsten und heißesten Sternen mit Emissionslinien Hinweise auf expandie-
rende Gashüllen fand, welche von einem Masseverlust der Sterne herrühren mußten, erlaubte die
Beobachtung mit weltraumgestützen UV-Teleskopen die Vermessung von Resonanzlinien häufi-
ger Elemente. Man fand dabei, daß heiße Riesen und Überriesen grundsätzlich einen massiven
Sternwind aufweisen. Mit Hilfe sogenannter P Cygni Profile7 konnten Windgeschwindigkei-

7Auf Grund der Dopplerverschiebung der Spektrallinien kommt es charakteristischen von der Windgeschwin-
digkeit und der Massenverlustrate abhängenden Modifikation der Linienformen. Spektrallinien des LBV-Stern
P Cygni zeigen diese Modifikationen auf Grund des Entwicklungszustands des Sterns besonders deutlich, so daß
diese als Prototyp für Windmodifikationen von Sternspektrallinien betrachtet werden.
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Abbildung 3.6: EUV-Photonenfluß Q0 für Hauptreihensterne als Funktion der Anfangsmasse MZAMS;
neben den Ergebnissen detailierter Strahlungstransferrechnungen für Sternatmosphären (Kurucz 1998,
Vacca et al. 1996) sind die erwarteten Flüsse eines ideale Schwarzkörpers eingetragen.

ten von einigen 103 km s−1 gemessen werden. Man fand zu dem Masseverlustraten von bis
zu 10−5M� yr−1. Bei der Beobachtung von Wolf-Rayet Sternen werden schließlich Massever-
lustraten bis zu 10−4M� yr−1 beobachtet werden. Noch dramatischere Masseverluste zeigen
sog. LBV-Sterne, die in Ausbrüchen bis zu einigen 10−3M� yr−1 ihrer Masse verlieren. Hier-
bei ist anzumerken, daß die Winde für Riesensterne grundsätzlich niedrigere Geschwindigkeiten
aufweisen, während Winde von Hauptreihensternen Geschwindigkeiten bis zu 4000 km s−1 er-
reichen. de Jager et al. (1988) haben Messungen von Massenverlustraten für 271 Sterne des
oberen Leuchtkraftbereich des Hertzsprung-Russell Diagramms zusammengestellt. Abbildung
3.7 zeigt diese Masseverlustraten in Form eines Hertzsprung-Russel Diagramms. Deutlich zu
sehen ist eine Häufung der Messungen am oberen Ende der Leuchtkraftskala. Dies ist u.a. auf
die bessere Meßbarkeit der Sternspektren leuchtkräftigerer Sterne zurückzuführen. Zu niederen
Leuchtkräften hin steigen die Unsicherheiten z.T. erheblich an. In Cassinelli und Lamers (1987)
sind die Messungen von Windgeschwindigkeiten mittels UV Spektren beschrieben, während z.B.
Horwarth und Prinja (1989) und Prinja et al. (1990) Windgeschwindigkeiten für Sterne früher
Spektraltypen undWolf-Rayet Sterne zusammenfassend widergeben. Abbildung 3.8 zeigt die von
Prinja et al. (1990) zusammengestellten Endgeschwindigkeiten der Sternwinde von O Sternen
in Abhängigkeit von der Unterklasse für die verschiedenen Leuchtkraftklassen. U.a. wiesen Nu-
gis et al. (1998) daraufhin, daß die tatsächlichen Massenverlustraten für WR-Sterne auf Grund
von starken Dichtevariationen in älteren Messungen überschätzt wurden. Die entsprechend
korrigierten Masseverlustraten sind in Extremfällen biszu 75% kleiner als die entsprechenden
Verlustraten ohne die Dichtekorrektur.
Trotz allem haben die ausgedehnten Messungen der Sternwinde die empirische Untersuchung der
Windeigenschaften in Abhängigkeit von den Sternparametern ermöglicht. Horwarth und Prin-
ja (1989) haben die Abhängigkeit der Endgeschwindigkeit der Sternwinde von der effektiven
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Abbildung 3.7: Masseverlustraten im Hertzsprung-Russel Diagramm (nach: de Jager et al. (1988)).
Die Größe der Symbole gibt die Stärke des Masseverlustes des betreffenden Sterns wider.

Fluchtgeschwindigkeit8 bestimmt und für O Sterne die folgende Relation gefunden:

v∗
vesc

= 0.58 + 2.04 log
[

R

R�

]
± 0.51 ± 0.44 v∞ ≈ 0.85 · v∗ (3.17)

Für die korrigierte polare Newtonsche-Fluchtgeschwindigkeit geben Horwarth und Prinja

vesc =
[
3.81 · 105M R�

M� R

(
1− 2.7 · 10−5 LM�

L� M

)]1/2
(3.18)

an. Die Abhängigkeit der Massenverlustrate von der stellaren Leuchtkraft wird von ihnen schließ-
lich zu

log

[
Ṁ

M� yr−1

]
= 1.69 log

[
L

L�

]
− 15.41 ± 0.13. (3.19)

bestimmt. Leitherer et al. (1992) haben in mehrparametrigen Regressionen desweiteren die
folgenden Relationen für die Windparameter von massiven Hauptreihensternen gefunden:
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8Die Fluchtgeschwindigkeit für Materie von Sternen wird in der Sternatmosphäre durch Elektronenstreuung
reduziert.
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Abbildung 3.8: Windgeschwindigkeiten für O und Wolf-Rayet Sterne unterschiedlicher Leuchtkraft-
klassen bzw. Typen nach Prinja et al. (1990). Die Histogramme geben die Verteilung der gemessenen
Windgeschwindigkeit für die einzelnen Leuchtkraftklassen bzw. WR-Subtypen wider.

Gleichung 3.20 zeigt die starke Abhängigkeit des Masseverlustes von der Leuchtkraft des Ster-
nes und kann als Hinweis auf die im folgenden kurz diskutierte Theorie der Windbeschleu-
nigung gedeutet werden. Des weiteren sieht man, daß der Masseverlust einen fast linearen
Zusammenhang zur Metallizität der Sternathmosphäre hat. Andererseits sind die Abhängigkei-
ten der Windgeschwindigkeit (siehe Gleichung 3.21) signifikant schwächer. In ihrer Arbeit von
1993 haben Lamers und Leitherer (1993) Sternwinde mit Hilfe von Radiobeobachtungen und
Hα-Spektroskopie untersucht. Im Vergleich zwischen den Masseverlustraten aus den Radiobea-
bachtungen und den Hα-Daten fanden sie eine Abweichung von log Ṁ(Hα) − log Ṁ(Radio) =
+0.03 ± 0.23. Für die aus der Hα-Emission bestimmten Masseverlustraten konnte die folgen-
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de Beziehungen zwischen Masseverlust und Hα-Emission sowie einiger anderer Sternparameter
abgeleitet werden:

log Ṁ = 0.5 logL(Hα) + log v∞ + 0.5 logR− 0.5I − 0.5c(Teff )− 12.53 (3.22)

In Hurley et al. (2000) ist eine Zusammenstellung weitere empirischer Formeln für Masseverlu-
straten bestimmter späterer Entwicklungszustände zu finden.
Es gab in der Vergangenheit einige Versuche, das Phänomen des Sternwinds auf einen plausiblen
Mechanismus zurückzuführen. So wurden u.a. von Vibrationen an der Oberfläche des betrof-
fenen Sterns als Erklärung untersucht. Eine für sehr späte Spektraltypen plausible Erklärung
liegt in der Wechselwirkung stellarer Koronae mit der Atmosphäre, hier sind allerdings noch we-
sentliche Punkte wie z.B. die Bedeutung von Magnetfeldern (Plasmaheizung durch Rekonektion)
nicht vollständig verstanden. Für die heißen Hauptreihen- und Riesensterne früher Spektralklas-
sen, sind diese Erklärungen allerdings nicht ausreichend, da die mittlere Fluchtgeschwindigkeit
für Hauptreihensterne im Bereich von 1000 bis 2000 km s−1 liegt. Eine inzwischen allgemein
anerkannte Theorie geht auf Lucy und Solomon (1970) zurück. Diese Theorie davon aus, daß
die Wechselwirkung der aus der Photosphäre entweichenden Photonen mit den darüberliegen-
den Plasmaschichten zu einer Beschleunigung führt, die diese Gasschichten vom Stern wegtreibt.
Die kontinuierliche Absorption und Streuung der entweichenden Strahlung führt bereits zu ei-
ner Strahlungsbeschleunigung, die nur knapp unter der effektiven Schwerebeschleunigung liegt.
Durch zusätzliche Absorption und Streuung an starken Resonanzlinien im Bereich der EUV
Strahlung kann aber eine vielfach höhere Strahlungsbeschleunigung auf die Gasschichten wir-
ken, so daß es zu einem kontinuierlichen Materiestrom vom Stern weg kommt. Castor et al.
(1975a) haben auf diese Weise in einer hydrodynamischen Rechnung mit gekoppeltem Strah-
lungstransport folgende Beziehungen für Windgeschwindigkeit und Massenverlustrate erhalten:

v =

√
α

1− α
2GM (1− ΓK)

(
1
rs

− 1
r

)
(3.23)

Ṁ =
4π GM

κ̄K · vth α

(
1− α

1− ΓK
) 1−α

α

(K ΓK)
1
α (3.24)

Hierbei bedeuten ΓK das Verhältnis aus Strahlungsbeschleunigung und effektiver Schwerebe-
schleunigung, k̄K die mittlere Opazität und α sowie K entstammen der Parametrisierung der
Linienstärken. Für typische Werte für einen 60M� Of-Stern erhält man mit den Parametern
α ≈ 0.7 und K ≈ 0.033 (entspricht einem Verhältnis von C zu H von 10−3) eine Grenzge-
schwindigkeit von 1500 km s−1 und eine Massenverlustrate von Ṁ = 6.6 · 10−6M� yr−1. Eine
entscheidende Rolle bei diesem Impulsübertrag spielt dabei die Opazität der Sternatmosphäre.
Weil die Opazität mit dem Metallgehalt stark steigt, ist eine starke Abhängigkeit des Massever-
lustes von der Metallizität der Sternmaterie zu erwarten. Im Falle von LBV- und WR-Sterne
liefert diese Theorie allerdings bislang keine zufriedenstellende Beschreibung der jeweiligen Mas-
senverlustphänomene. Es ist aber nicht auszuschließen, daß mit detailierteren Strahlungstrans-
ferrechnungen, welche weitere Linien und Wellenlängenbereiche einschließen, ein Erfolg möglich
ist.
Diese Masseverluste müssen große Auswirkungen auf die betroffenen Sterne haben. Man kann
leicht abschätzen, daß ein Masseverlust von Ṁ ∼ 105M� s−1 in der für Sterne charakteristischen
Zeit von 106 Jahren eine verlorene Masse von 10M� bedeutet. Seit Ende der 80er Jahre des
20. Jahrhunderts werden von einigen Gruppen weltweit detaillierte Sternmodelle zum Einfluß
der Massenverluste auf die Sternentwicklung untersucht (z.B. Chiosi und Maeder (1986), Ma-
eder und Meynet (1987, 1988), Schaller et al. (1992), Meynet et al. (1994) oder Langer et al.
(1995)). Allgemein kann festgehalten werden, daß mit steigender Nullalterhauptreihenmasse die
Bedeutung des Masseverlustes auf Grund des Sternwindes ansteigt. So zeigen die Rechnungen
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mit hohen Masseverlustraten eine Konvergenz der Sternmassen für späte Entwicklungsstadien
bei Werten zwischen 5 und 10M� . Jedoch muß angemerkt werden, daß gerade die Modelle
von Meynet et al. (1994) der Beobachtung widersprechend hohe Masseverlustraten für späte
Entwicklungsstadien verwenden. Jedoch werden durch diese Wahl Übereinstimmungen in ande-
ren Beobachtungsgrößen erzielt, welche mit den vorangegegangenen Modellen nicht in Einklang
gebracht werden konnten. So konnten z.B. die beobachteten Anzahlverhältnisse für Wolf-Rayet
Sterne verschiedener Klassen im Vergleich zu O Sternen sowie andere Eigenschaften von Wolf
Rayet Sternen besser modelliert werden.
Im Rahmen der vorliegenden Arbeit sind Sternwinde von zentraler Bedeutung, erlaubt der mit
ihnen verbundene Masseverlust doch den Eintrag neu synthetisierter Nuklide in das interstel-
lare Medium. Ferner stellt der Sternwind, wie bereits in Kapitel 1 erwähnt, eine sehr wichtige
Energiequelle für die Bildung von Strukturen im interstellaren Medium dar. Mit dem für einen
60M� Stern typischen Massenverlust von Ṁ ∼ 105M� s−1 und der für O Sterne typischen
Windgeschwindigkeit von bis zu 3000 km s−1 erhält man eine mechanische Energieerzeugungs-
rate (auch mechanische Leuchtkraft Lw genannt) von Lw = 0.5 ·Ṁ ·v2∞ ≈ 3 ·1037 erg s−1. Es sind
also beide den Masseverlust charakterisierenden Größen, Masseverlustrate und Windgeschwin-
digkeit, im Sinne der gestellten Aufgabe von grundlegender Bedeutung.
Eine Einbeziehung der starken Masseverluste in die Modellierung der Sternentwicklung massiver
Sterne erlaubt nun, auch Wolf-Rayet Sterne in eine Entwicklungssequenz einzuordnen. Wolf-
Rayet Sterne erscheinen in dieser Vorstellung, welche nach ihrem Entdecker Conti-Szenario
(Conti et al. 1983, Conti 1984) genannt wird, als alternde schwere Sterne, die während ih-
rer Entwicklung ihre ursprünglichen wasserstoffreichen Atmosphäre verloren haben (siehe z.B.
Lamers et al. (1991))9 und nun je nach Grad des Masseverlustes dominant Linien von Stickstoff,
Kohlenstoff und Sauerstoff in ihren Spektren zeigen. Man klassifiziert Wolf-Rayet Sterne daher
auch nach ihren dominanten Linien als WN-, WC- oder WO-Sterne. Ist der Restanteil an Was-
serstoff in der Atmosphäre höher als etwa 10%, so nennt man WN-Sterne späte WN-Sterne (kurz:
WNL), andernfalls frühe WN-Sterne (WNE). Desweiteren werden auch diese Klassifikationen je
nach Stärke der charakteristischen Linien analog zur MK-Klassifikation durch Hinzufügen einer
Dezimalzahl zwischen 4 und 9 noch unterteilt.
Neben diesen mehr oder weniger kontinuierlichen Masseverlusten kennt man auch eruptive

Materieemissionen bei Sternen, die durch Instabilitäten ausgelöst werden, wie sie beim Über-
schreiten der Eddington-Leuchtkraft oder aber durch zu schnelle Rotation der Oberfläche ein-
treten können (siehe nächster Unterabschnitt). So zeigen zum Beispiel LBV-Sterne 10 ein stark
eruptives Materieemissionsverhalten mit Masseverlustraten von mehr als 3 · 10−4M� yr−1. Al-
lerdings liegt die untere Grenzmasse für das Erreichen einer LBV-Phase noch deutlich über
der Grenzmasse für eine Wolf-Rayet-Entwicklung. Modellrechnungen zeigen, daß bezüglich der
LBV-Phase auch eine obere Massengrenze existiert, da für noch schwerere Sterne der Massever-
lust schon während der Hauptreihenentwicklung so stark ist, daß kein LBV-Zustand erreicht wird
(z.B. Meynet et al. (1994), Maeder und Meynet (1994), Langer et al. (1994)). Diese Rechnungen
ergaben bei solare Anfangsmetallizität der Sternmaterie untere Massengrenzen MWR ≈ 30M�
für Wolf-Rayet Sterne und MLBV ≈ 60M� für LBV-Sterne. Sterne, deren Anfangsmasse jen-

9Man kennt zwei Mechanismen, die zum Verlust der Wasserstoffhülle führen können: (i) Sternwinde sehr
schwerer Sterne (MZAMS ≥ 40M� ) und (ii) Roche Lobe Overflow (siehe Abschnitt 3.1.3) in engen Binärsystemen
(siehe u.a. van der Hucht (1992), Maeder und Conti (1994), Willis (1999)). Der erste Mechanismus wird in der
Regel für die häufiger beobachteten WR Sterne von schwereren Vorgängern (Conti et al. 1983, Conti 1984) ver-
antwortlich gemacht, während die selteneren WR Sterne von Sternen mit Anfangsmassen zwischen 15 und 25M�
(z.B. Hamann und Koesterke (1998), Massey und Johnson (1998)) auf den zweiten Mechanismus zurückgeführt
werden. Der zweite Mechanismus spielt insbesondere bei der Deutung beobachteter WR Sterne in Umgebungen
sehr niedriger Metallizität (z.B. Magellansche Wolken) eine Rolle.

10LBV = Luminous Blue Variable; ein blauer (heißer) Riesenstern mit stark veränderlicher Helligkeit
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Abbildung 3.9: Struktur eines 60M� Sterns nach Maeder und Meynet (1987). Die verschiedenen
Schraffuren unterschieden die Lage der verschiedenen Zonen (z.B. Kern- und Mantelbereich) im Laufe
ihrer Entwicklung. Konvektive Bereiche sind zusätzlich mit Kreisbögen unterlegt.

seits von 100M� liegt, zeigen keine starke LBV-Aktivität mehr. Abbildung 3.9 gibt einen
schematischen Überblick über die zeitliche Variation des inneren Aufbaus eines 60M� Sterns
unter Beachtung von Konvektion und Masseverlust. Die Auftragung der Massenkoordinate ge-
gen die Zeit zeigt deutlich den Effekt des Masseverlustes. Die wolkigen Zonen bezeichnen dabei
konvektive Regionen, während die dick schraffierten Bereiche Gebiete hoher nuklearer Energie-
produktion (εnuc > 103 erg g−1 s−1) markieren. Die dünn schraffierten Regionen sind Gebiete
variabler Wasserstoff- und Heliumkonzentration (vertikale S.) bzw. Kohlenstoff-, Neon- und
Sauerstoffkonzentration. Die Zahlenwerte geben die Oberflächenzusammensetzung zu dieser
Zeit wieder.

3.1.1.6 rotierende Sterne - Mischprozesse und Masseverlust

Da Sterne in aller Regel auf Grund des bei der Sternentstehung überschüssigen Drehimpulses
rotieren, ist für ein detaillierte Verständnis von Aufbau und Entwicklung der Sterne eine Un-
tersuchung der Sternrotation und ihrer Auswirkungen von großer Bedeutung. Bei massiven
Sternen beobachtet man zum Beispiel äquatoriale Rotationsgeschwindigkeiten zwischen 100 und
400 km s−1. Die höchste beobachtete Rotationsgeschwindigkeit wurde bei dem Stern ϕ Persei,
einem Be Stern, gemessen. Aus der Gleichsetzung von Fliehkraft und Anziehungskraft ergibt
sich für die Sterne eine maximale Rotationsgeschwindigkeit, die sogenannte kritische Rotations-
geschwindigkeit zu:

vRot
krit =

√
G ·M
R

. (3.25)
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Die bei massiven Sternen beobachteten Rotationsgeschwindigkeiten liegen oft in der Größenord-
nung von einigen 10% des kritischen Wertes, wobei B Sterne in der Regel der kritischen Rotation
am nächsten kommen (Fukuda 1982). Überschreitet der Stern die kritische Rotationsgeschwin-
digkeit, verliert er auf Grund der Fliehkraft seine äußere Hülle, wodurch er neben Masse auch
Drehimpuls verliert.
In frühen Untersuchungen wurden Sterne oftmals als starre Rotatoren modelliert, was auf Grund
ihres gasförmigen Aufbaus als eine eher unphysikalische Annahme erscheint. Zahn (1992) un-
tersuchte erstmals die Auswirkungen einer differentiellen Rotation in einem aus rotierenden,
konzentrischen Schalen aufgebauten Sternmodell. Beginnend im Jahr 1997 konnten Maeder und
Kollegen11 in einer Serie von Arbeiten unter dem Titel Stellar Evolution with Rotation zeigen,
daß Rotation für die Entwicklung massereicher Sterne kein Effekt zweiter Ordnung ist. Maeder
und Kollegen fanden, daß für massive Sterne Rotation von ähnlicher Bedeutung ist wie der im
vorangegangenen Abschnitt diskutierter Masseverlust. Es zeigt sich, daß beide Phänomene ganz
fundamental miteinander verknüpft sind. Der Verlust von Masse führt einerseits zu einem Ver-
lust an Drehimpuls, andererseits ist der Masseverlust selbst vom Rotationszustand abhängig.
Das von Maeder und Kollegen erarbeitete Sternmodell behandelt die Rotation des Sterns im
Zahnschen Sinne als differentielle Rotation von Schalen. Neben den durch den Masse- und
Drehimpulsverlust implizierten nicht-konservativen Strukturgleichungen umfaßt dieses Modell
folgende Effekte:

• Störungen der Oberfläche: Diese Effekte gehen auf ein Theorem von von Zeipel (1924)
zurück, welches eine Variation der effektiven Oberflächentemperatur bzw. des lokalen
Strahlungsflusses auf Grund der variierenden lokalen, effektiven Schwerebeschleunigung
des rotierenden Körpers beschreibt. Das von Zeipel Theorem wurde in den vorliegenden
Modellen auf nicht-konservative Strukturgleichungen umgeschrieben.

• Rotationsabhängier Masseverlust
• Meridionale Zirkulation der Materie (sog. Eddington-Vogt Zirkulation) und Wechselwir-
kungen mit horizontalen Turbulenzen

• Scherinstabilitäten und ihre Koppelung an lokale thermische Effekte (z.B. Konvektion)
• nicht-stationäre Advektion und Diffusion des Drehimpulses
• Transport und Diffusion der chemischen Elemente

Bezüglich der Evolution der Sterne ergaben sich mit diesen Modellen die folgenden grundsätz-
lichen Ergebnisse (Meynet und Maeder 2000):

1. Rotation spielt auf Grund der engen Koppelung an den Masseverlust eine ähnlich große
Rolle wie der Masseverlust selbst. Die Gesamtauswirkung ist vergleichbar mit den Resul-
taten eines erhöhten Masseverlustes, wie er den nicht rotierenden Modellen von Meynet
et al. (1994) zu Grunde liegt. Dies ist auf die längere Lebensdauer der rotierenden Sterne
zurückzuführen (siehe Unterpunkt 9), d.h. der Stern verliert gleich viel Masse über einen
größeren Zeitraum.

2. Die meridionale Zirkulation führt während der frühen Hauptreihenphase zu einer ra-
schen Konvergenz (τKonvergenz = 1...2% · τHauptreihe) des Rotationsgesetzes für die Win-
kelgeschwindigkeit Ω(r) zu einem Quasi-Gleichgewicht, welches sich dann im Laufe der
Hauptreihenevolution langsam entwickelt.

11Meynet und Maeder (1997), Maeder (1997), Maeder und Zahn (1998), Maeder (1999), Meynet und Maeder
(2000), Maeder und Meynet (2000)
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3. Die Zirkulation bildet schnell zwei Hauptzellen:
(a) Im inneren Bereich verläuft die Zirkulation entlang der Polachse und dann außen zum

Äquator zurück.
(b) In der Außenzone zeigt die Zirkulationsrichtung in die entgegengesetzte Richtung.

4. Die äußere Zirkulation nimmt im Laufe der Entwicklung an Tiefe zu.

5. Nach der Hauptreihenphase dominieren Kernkontraktion und Hüllenexpansion die Ent-
wicklung der Drehimpulsstruktur in der Zeit, d.h. die Rotation der Atmosphäre entkoppelt
von der Kernrotation.

6. Für die schwersten Sterne nimmt die Rotationsgeschwindigkeit an der Oberfläche auf
Grund des Masseverlustes schon während der Hauptreihenphase stark ab.

7. Sterne mit Anfangsmassen unterhalb von 12M� können bei genügend hoher Anfangsro-
tation ihre kritische Rotationsgeschwindigkeit leicht erreichen ( → Be Sterne), während
schwerere Sterne in der Regel stabil bleiben.

8. Eine populationsgemittelte Rotationsgeschwindigkeit führt zu ähnlichen Eigenschaften
bezüglich der Sternentwicklung wie ein moderates Überschießen in einem rotationsfreien
Sternmodell mit Schwarzschild-Konvektion.

9. Im allgemeinen führt eine derartige mittlere Sternrotation u.a. zu einem Ansteigen der
Hauptreihenlebensdauer um bis zu 25% und der Heliumbrennphase um bis zu 10%.

10. Rotation führt zu einer größeren Unschärfe der Masse-Leuchtkraft-Beziehung: Identische
Werte für die effektive Schwerebeschleunigung und Effektivtemperatur können leicht mit
bis zu 30% verschiedenen Massen erreicht werden.

11. Ferner führt Rotation zu einer signifikanten Anreicherung der Sternatmosphäre mit He und
N (Produkten des zentralen Wasserstoffbrennens). Dieses Ergebnis ist in Übereinstimmung
mit Beobachtungsbefunden von Herrero et al. (1992, 2000) und Venn (1999).

Abbildung 3.10 veranschaulicht die Auswirkun-
gen der von Maeder und Kollegen untersuch-
ten Rotationseffekte auf die Entwicklung ei-
nes 20M� Sterns im Hertzsprung-Russell Dia-
gramm. Während der nicht-rotierende Stern
anfangs die höchste Effektivtemperatur und
Leuchtkraft aufweist, werden rotierende Sterne
zu späteren Phasen hin signifikant leuchtkräfti-
ger als der nicht-rotierende Stern. Dieser Ef-
fekt wächst mit steigender Anfangsrotationsge-
schwindigkeit.
In Abbildung 3.11 sind die Spuren von Sternen
mit mittlerer Rotation und ohne Rotationen im
Hertzsprung-Russel Diagramm verglichen. Die
Entwicklungslinien mit Rotation sind in etwa
vergleichbar mit Entwicklungslinien von Stern-
modellen ohne Rotation, aber dafür mit konvek-
tiven Überschießen.

Abbildung 3.10: Entwicklungspfade eines
20M� Sterns für verschiedene äquatoriale
Anfangsrotationen im HRD (Quelle: Meynet
und Maeder (2000))
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Zusammenfassend bleibt zusätzlich festzuhalten, daß beobachtete langsame Rotation bei O und
B Sternen kein Hinweis darauf sein muß, daß die Rotation an der Oberfläche schon immer lang-
sam war. Vielmehr kann eine evtl. beobachtete Anreicherung von He und N in der Atmosphäre
als Hinweis auf eine frühere schnelle Rotation gewertet werden. Langer et al. (1997) wies ferner
darauf hin, daß schnelle Rotation bei O Sternen eine Reduktion der Minimalmasse für den Ein-
tritt in eine Wolf-Rayet Phase bewirken kann.
Häufig werden Isochronen12 zur Alterbestimmung beobachteter Sternpopulationen herangezo-
gen. Isochronen basierend auf rotierenden Sternmodellen ergeben dabei etwa 25% höheren
Altersabschätzungen als Isochronen auf Basis nicht-rotierender Sternmodelle. Zudem muß bei
der Altersbestimmung noch die ansteigende Unschärfe der Masse-Leuchtkraft-Beziehung berück-
sichtigt werden.
Schließlich ist zu beachten, daß die Sternmodelle mit Rotation, welche die Genfer Gruppe um
A. Maeder berechnet hat, solare Metallizität für die Ausgangsmaterie annehmen und daher nur
mit den adäquaten Modellen ohne Rotation verglichen werden können.

Abbildung 3.11: Entwicklungslinien von Sternen unterschiedlicher Nullalterhauptreihenmasse mit mitt-
lere (durchgezogene Linien) und ohne Rotation (punktierte Linien) im Hertzsprung-Russell Diagramm.
(Quelle: Meynet und Maeder (2000))

3.1.1.7 Synthese von 26Al in massereichen Sternen

Nachdem in den vorangegangenen Unterabschnitten die Sternentwicklung und damit verbunde-
ne Einzelphänome detailliert untersucht wurden, soll in diesem Abschnitt die Nukleosynthese

12Linien, welche die Positionen von Sternen unterschiedlicher Anfangsmasse im Hertzsprung-Russell-Diagramm
zu einem festen, gegebenen Zeitpunkt verbinden, nennt man Isochronen.
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und die chemische Anreicherung der sternnahen Umgebung am Beispiel des radioaktiven 26Al
betrachtet werden. 26Al entsteht hauptsächlich mittels einer (p, γ)-Reaktion aus 25Mg. Daher
müssen zur Entstehung von 26Al sowohl Protonen als auch 25Mg in hinreichenden Mengen zur
Verfügung stehen. Als prinzipiell mögliche Zerstörungskanäle gibt es neben dem radioaktiven
β+-Zerfall die Möglichkeit nachfolgender Kernreaktionen mit dem entstandenen 26Al-Kern sowie
die Erzeugung von 26Al in einem isomeren Zustand 26Alm, welcher quasi spontan für die be-
trachteten Zeitskalen (τ ≈ 6.3 s) in den Grundzustand von 26Mg übergeht. Allerdings liegt der
isomere Zustand etwa 220 keV über dem Grundzustand von 26Al, was diesen Zerstörungskanal
nur bei höheren Umgebungstemperaturen effizient werden läßt. Als einfachstes Syntheseszenario
findet man mit den oben gelisteten Anforderungen den Fall des hydrostatischen Wasserstoffbren-
nens, wobei die 25Mg-Häufigkeit proportional zur ursprünglichen Metallizität der Sternmaterie
ist. Im Falle des explosiven Wasserstoffbrennens hingegen müssen die Elementhäufigkeiten beim
Einsetzen der Explosion in Betracht gezogen werden (Prantzos und Diehl 1996).
In späteren Brennphasen (Kohlenstoff- und Neonbrennen) kann 26Al aus zuvor während des
Heliumbrennens (22Ne(α,n)25Mg) synthetisiertem 25Mg hervorgehen. Protonen werden dabei
allerdings nur sekundär durch Reaktionen wie 23Na(α,p)26Mg zur Verfügung gestellt, daher
setzt die Betrachtung dieser Reaktionen ein deutlich umfangreicheres Reaktionsnetzwerk vor-
aus (Woosley und Weaver 1995a, Timmes et al. 1995a). Während 26Al im hydrostatischen
Wasserstoffbrennen effizient etwa ab 3.5 · 107 K synthetisiert wird, liegen die Temperaturen des
Kohlenstoff- und Neonbrennens, wie schon aus Abschnitt 3.1.1.2 bekannt, mit über 109 K deut-
lich höher. Bei diesen Temperaturen gewinnt nun die Zerstörung von 26Al über die Population
des isomeren Kanals zunehmend an Bedeutung, so daß diese Brennstadien für eine hinreichende
Produktion von 26Al eher zu vernachlässigen sind. Tabelle 3.2 faßt die für die 26Al-Synthese
wichtigen Umgebungen mit den sie charakterisierenden Parametern zusammen - dabei sind auch
die in Abschnitt 3.1.2.2 diskutierten explosiven Syntheseumgebungen bereits mit aufgeführt.

Umgebung Objekt T [108 K] ρ [g cm−3] τnuc [s] Erzeugung Zerstörung
hydrostat.
H-Kern-
brennen

massive
Sterne

0.35 ... 0.7 1 ... 10 (1 ... 2)·1014 25Mg(p,γ) β+, (p, γ)

hydrostat.
H-Schalen-
brennen

massive
Sterne,
AGB

0.3 ... 0.9 (1 ... 2)·102 1013 ... 1014 25Mg(p,γ) β+, (p, γ),
(n,p)

Hot Bottom
Burning

schwere
AGB

0.5 ... 0.9 0.5 ... 1 1012 ... 1013 25Mg(p,γ) β+, (p, γ)

explosives H-
Brennen

Novae 1 ... 4 104 ∼ 102 MgAl-
Zyklus &
23Na(p, γ)

(p, γ)

hydrostat.
Ne-Schalen-
brennen

massive
Sterne

10 105 1010 25Mg(p,γ) (n,p),
(n, α), β+

explosives
Ne-Brennen,
ν-process

Kern-
kollaps
SN

20 ... 30 ∼ 105 1 25Mg(p,γ) (n,p),
(n, α)

Tabelle 3.2: Synthese von 26Al - Umgebungen, ihre Charakteristika, die nukleare Zeitskalen,
Erzeugungs- und Zerstörungskanäle sowie die potentiellen astrophysikalischen Quellen

Im Sinne der sich im Einleitungskapitel stellenden Fragen bezüglich der beobachteten 1.809 MeV
Emission und im Hinblick auf die Beobachtung von interstellarem 26Al, wie sie in Kapitel 2 dis-
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kutiert wird, müssen potentielle Quellen neben der reinen Produktionsmöglichkeit von 26Al auch
Transport- und Emissionsmechanismen zur Verfügung stellen. Andernfalls würde das neu syn-
thetisierte 26Al im Sterninneren durch seinen radioaktiven Zerfall oder nachfolgende Reaktionen
auf einer nach oben durch die Lebensdauer von 26Al begrenzten Zeitskala wieder zerstört. So
erscheinen also Sterne mit großem Masseverlust oder aber explosive Umgebungen, wie man sie
in Novae und Supernovae findet, als potentielle Quellen für interstellares 26Al .
Bezüglich der explosiven Szenarien sei an dieser Stelle auf den Abschnitt 3.1.2 verwiesen, der
sich den Endstadien der Sternentwicklung widmet.

Wolf-Rayet Sterne erscheinen als besonders interessante Quellkandidaten, die als Spätphasen
der Sternentwicklung massereicher Sterne mit Anfangsmassen über etwa 30M� verstanden wer-
den, da die Lebensdauern dieser Sterne vom Beginn des Wasserstoffbrennens an deutlich kleiner
als 10 Myr sind und Wolf-Rayet Sterne einen starken Masseverlust erleiden. Ein 60M� Stern
lebt den Modellen von Schaller et al. (1992), Meynet et al. (1994) zu Folge ca. 4.5 bis 5 Myr.
Die Dauer der Wolf-Rayet Phase für diesen Stern liegt in der Größenordnung von einigen 105 yr.
Meynet et al. (1997) zeigte, daß in massereichen Sternen mit steigender Anfangsmasse zwischen
16% und 30% des anfänglichen 26Mg-Vorrats während des Wasserstoffbrennens in 26Al umge-
setzt wird. Da mit steigender Anfangsmasse auch der Masseverlust zunimmt, spielt für Sterne
mit Anfangsmassen über 30M� das Wasserstoffschalenbrennen eine mit steigender Masse ab-
nehmende Rolle, so daß der Beitrag von 26Al aus dem Schalenbrennen vernachlässigt werden
kann. Für Zentraltemperaturen unterhalb von 108 K spielen andere Zerstörungskanäle, wie z.B.
nachfolgende (p,γ)-Reaktionen, eine untergeordnete Rolle gegenüber dem β-Zerfall. Es muß al-
lerdings angemerkt werden, daß die Reaktionsrate für die Reaktion 26Al(p, γ)27Si relativ unsicher
ist; doch erreicht sie nach Meynet et al. (1997) nur unter Extremannahmen eine der Zerfallsrate
vergleichbare Größenordnung.

Abbildung 3.12: Synthese und Freisetzung von 26Al für einen 60M� Stern nach Meynet et al. (1997);
neben dem Zeitverlauf des Oberflächenanteils Xs

26 sind die Zeitprofile von zentralem 26Al-Gehalt Xc
26,

totaler Masse und Masse des konvektiven Kerns eingezeichnet. Die Entwicklungszustände des Sterns sind
entsprechend markiert.

Abbildung 3.12 zeigt den zeitlichen Verlauf der hydrostatischen Produktion von 26Al für einen
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60M� Stern nach Meynet et al. (1997). Der Oberflächenanteil von 26Al erreicht diesen Model-
len zur Folge sein Maximum während der LBV- und WN-Phase des Sterns. Danach fällt der
Oberflächenanteil während der WC-Phase stark ab. Die im interstellaren Medium vorhandene
Masse von 26Al läßt sich mit dem Oberflächenanteil XS26(t) und der Masseverlustrate ˙M(t) unter
Berücksichtigung des radioaktiven Zerfalls zu:

M ISM
26 (t) =

∫ t
0
dt̂ XS26(t̂|Ṁ (t̂)| exp

(
− t− t̂

τ26

)
(3.26)
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Abbildung 3.13: 26Al-Erträge durch hydrostatisches Brennen in massiven Sternen als Funktion der
Nullalterhauptreihenmasse. Quellen: W&M89 - Walter und Maeder (1989); P91 - Prantzos (1991);
M&A93 - Meynet und Arnould (1993); L95 - Langer et al. (1995); O96 - Ødegaard (1996); M97 - Meynet
et al. (1997)

Abbildung 3.13 zeigt die effektiven 26Al-Erträge von schweren Sternen, wie sie von verschiede-
nen Gruppen errechnet wurden. Den hier dargestellten hydrostatischen Erträgen M26 massiver
Sterne liegt die Annahme zu Grunde, daß der Zeitraum, über den 26Al in das interstellare Medi-
um eingebracht wird, mit einigen 105 yr kurz im Vergleich zu Lebensdauer von 26Al ist. Langer
(1994) zeigte, daß für Sterne mit Anfangsmassen über 60M� die Freisetzung 26Al schon effizient
während der frühen WNL-Phase stattfindet, während in den Modellen von Meynet et al. (1997)
bei Sternen mit Anfangsmassen vonMZAMS ≥ 85M� 26Al sogar schon im Laufe der Of-Phase13

beobachtet wird. Hier erreicht die Emissionsdauer ein signifikanten Anteil der 26Al-Lebensdauer,
und die 26Al-Massen in Abbildung 3.13 überschätzen die tatsächlich im lokalen ISM vorhandene
Masse an 26Al um etwa einen Faktor 2. Allgemein sieht man, daß die 26Al-Erträge stark mit
der Anfangsmasse der Sterne ansteigen. Es gilt: M26 ∝ Mα mit α > 1. Für die Modelle von
Meynet et al. (1997) findet man für Anfangsmassen ab etwa 40M� α ≈ 2.8. Dieses Verhal-
ten läßt sich auf die mit steigender Masse größeren konvektiven Kerne zurückführen, welche
zu höheren Zentraltemperaturen und damit zu einer effizienteren Umsetzung von 25Mg in 26Al
führen. Ferner ist eine direkte Abhängigkeit von der Metallizität Z zu beobachten, wobei diese
Relation eine zweifache Ursache hat: (i) Die primäre Menge an 25Mg steigt mit wachsendem
Z; (ii) Die Massenverlustrate steigt nach Ṁ ∝ Z1/2 mit wachsender Metallizität, wobei der
steigende Masseverlust zu einen zu einer größeren Menge an 26Al im ISM und zum anderen zu

13Als Of wird die Übergangsphase eines O Sterns in die LBV- oder WR-Phase bezeichnet.
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einer zeitlich früheren Emission führt, d.h. der Zeitpunkt der Emission rückt näher an den Pro-
duktionszeitpunkt. Daraus findet man für die Modelle von Meynet et al. (1997): M26 ∝ Z1.8.
Für leichtere Sterne (etwa ab 25M� ), welche keine Wolf-Rayet Phase zeigen, sinkt der Ertrag
an 26Al gemäß Meynet et al. (1997) deutlich ab, was auf den reduzierten Masseverlust dieser
Sterne zurückzuführen ist.
Während den von Meynet et al. (1997) berechneten Modellen Schwarzschild-Konvektion mit
moderatem Überschießen zu Grunde liegt, basieren die von Langer et al. (1995) auf dem Ledoux-
Kriterium mit Semikonvektion. Ferner ist zu beachten, daß die Meynetschen Modelle während
der Hauptreihenphase einen stärkeren Masseverlust annehmen (2·ṀdeJager). Langer et al. (1997)
präsentierten Modelle, welche den Einfluß der Rotation auf den Masseverlust und die Nukleo-
synthese untersuchen. So konnten sie zeigen, daß im Massebereich zwischen 8 und 20M� eine
erhebliche Steigerung der 26Al-Erträge für schnell rotierende Sterne möglich ist. Meynet und
Arnould (1999) schlossen auf Grund von vier Effekten der Rotation auf die Struktur eines Sterns
ebenfalls auf eine Erhöhung der 26Al-Erträge:

1. Rotation vergrößert die konvektiven Kerne bei konstanter Anfangsmasse.

2. Der Masseverlust während der O-Phase ist größer.

3. Schnell rotierende O Sterne erreichen die Wolf-Rayet Phase evtl. noch während des zen-
tralen Wasserstoffbrennens.

4. Die Dauer der Wolf-Rayet Phase steigt an.

Allerdings hat die Gruppe um Meynet bislang keine quantitativen Rechnungen für die Synthese
von 26Al in rotierenden Sternen durchgeführt. Die detailierten Untersuchungen der Rotations-
effekte, wie sie von Maeder und Kollegen (siehe Abschnitt 3.1.1.6) durchgeführt wurde, unter-
mauern aber die qualitative Argumentation.
Limongi et al. (2000) gehen dem Ansatz von Chieffi et al. (1998) folgend in ihren Modellen eben-
falls von Schwarzschild-Konvektion allerdings ohne Überschießen aus. Diese Modelle decken den
Massebereich zwischen 13 und 25M� ab und konzentrieren sich rein auf die internen, nuklearen
Prozesse. Die Effekte des Masseverlustes durch Sternwinde werden von dieser Gruppe vollständig
vernachlässigt, was auf Grund der wesentlich schwächeren Sternwinde dieser leichteren Sterne
gerechtfertigt erscheint. Jedoch findet dadurch eine mögliche Emission von synthetisiertem 26Al
erst zum Zeitpunkt der Supernova statt. Andererseits haben die Modelle von Langer et al.
(1997) gezeigt, daß schnelle Rotation den Masseverlust erheblich steigern kann, was wiederum
die Annahme von Chieffi et al. (1998) und Limongi et al. (2000) etwas in Frage stellt.

Neben den aus massiven Sternen hervorgehenden Wolf-Rayet Sternen können, wie u.a. von
Nøgaard (1980), Frantsman (1989) und Forestini et al. (1991) gezeigt wurde, asymptotische
Riesensterne14 Quellen von interstellarem 26Al sein. AGB Sterne sind Sterne der Leucht-
kraftklasse III und der Spektraltypen K, M, C und zum Teil S sowie M-Überriesen. Zu den
Charakteristika von AGB Sternen gehören langperiodische Variabilitäten der Leuchtkraft und
Effektivtemperatur, erhebliche Masseverluste und die Bildung von interstellarem Staub in der
abkühlenden Windmaterie. Während Sterne der Spektralklassen M und K Überhäufigkeiten an
Sauerstoff in ihrer Atmosphäre aufweisen, zeigen C- und S-Sterne Anreicherungen an s-Prozeß-
Elementen15, wobei in C-Sternen allerdings Kohlenstoff dominiert. Da die Entwicklungszyklen

14AGB = asymptotic giant branch
15Für die stellare Produktion neutronenreicher Nuklide kennt man zwei unterschiedliche Prozesse, die je nach

ihrer Zeitskala als slow process (kurz: s-Prozeß) oder rapid process (r-Prozeß) bezeichnet werden. Eine wesent-
liche Rolle bei dieser Klassifikation spielt die Frage, ob zwischen zwei aufeinanderfolgenden Kernreaktionen ein
schwacher Zerfall des Zwischennuklids stattfinden kann oder nicht.
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von AGB-Vorläufersternen teilweise wesentlich länger dauern und darüberhinaus die erwarteten
26Al-Erträge geringer ausfallen als bei massereicheren Sternen, werden diese Objekte im Rahmen
meiner Arbeit nicht weiter berücksichtigt. Der Vollständigkeit halber findet sich in Anhang C
eine Zusammenfassung der Entwicklung und Nukleosynthese in AGB-Sternen.

3.1.2 Endstadien von massereichen Sternen

3.1.2.1 Supernovae: Klassifikation und grundlegende Mechanismen

Nachdem schon mehrfach von Endstadien der Sternentwicklung gesprochen wurde (siehe Dis-
kussion der Entwicklung leichter Sterne auf den Seiten 61 und 236 bzw. Betrachtung der AGB
Sterne im Anhang), soll die Spätentwicklung massereicher Sterne ab etwa 8 bis 10M� nun näher
diskutiert werden. Während die Spätentwicklung leichter und mittelschwerer Sterne verglichen
zu ihrer Gesamtlebensdauer schon rasch abläuft, ist die Spätphase massereicher Sterne noch be-
deutend schneller und dramatischer. Wie bereits in Abschnitt 3.1.1.2 gezeigt wurde, verlaufen
die späten Brennphasen massereicher Sterne auf Zeitskalen von höchstens 102 Jahren. Die letz-
ten Brennstadien haben Zeitkonstanten im Bereich von Stunden (Siliziumbrennen mit τSiCB ∼ 1
h). Die dem Erlöschen der nuklearen Energiequellen folgenden Phänomene ereignen sich auf
noch deutlich kleineren Zeitskalen und werden unter dem Begriff der Kernkollaps-Supernova
zusammengefaßt. Daher nennt man die späten Brennphasen auch die Prä-Supernova Entwick-
lung und Sterne in diesem Zustand Supernova-Vorgänger. Wie bereits im Einleitungskapitel
erörtert, entstammt die Bezeichnung Supernova dem ursprünglichen Verständnis von Nova- und
Supernova-Ereignissen als Entstehung eines neuen (lat. novum, nova) Sterns, wobei das Prädi-
kat Super darauf hinwies, daß diese Nova besonders hell war (Supernovae sind im Maximum
etwa 10000fach heller als Novae bei gleicher Entfernung). 1934 wiesen W. Baade und F. Zwicky
nach, daß es sich bei Novae und Supernovae um prinzipiell verschiedene Phänomene handelt, die
nicht mit der Entstehung neuer Stern sondern vielmehr mit der Spätentwicklung von Sternen
zu tun haben. Anhand ihrer Spektren und Lichtkurven wurden Supernovae von R.Minkowsky
(1941) und F.Zwicky (1965) in grob zwei Klassen eingeteilt:

Typ I: Supernovae vom Typ I zeigen entweder nur sehr schwache oder gar keine Wasserstofflini-
en. Darüberhinaus haben sie einen steilen Helligkeitsabfall um etwa 3m während der ersten
30 Tage, danach ist der Helligkeitsverlauf mit einer Zeitkonstante von τ ≈ 75 d deutlich
flacher. Das Spektrum zeigt schon vor dem Helligkeitsmaximum ausgeprägte Emissions-
und Absorptionsbänder bis zu etwa 100 Å. Die Bestimmung der Expansionsgeschwindig-
keit wird durch Unsicherheiten in der Linienidentifikation erschwert, liefert aber Werte im
Bereich um 104 km s−1. Etwa 200 bis 400 Tage nach Erreichen des Helligkeitsmaximums
treten Emissionsstrukturen hervor, die auf teilweise verbotene Linien (z.B. [OI] λ 6300 Å)
zurückgeführt werden.

Typ II: Im Gegensatz zu den Typ I Supernovae zeigen diese Supernovae starke Wasserstoff-
linien (Hα, Hβ) in ihren Spektren. Der anfängliche Helligkeitsabfall nach Erreichen des
Maximums mit 1m in 20 Tagen deutlich schwächer als bei Typ I SNe. Nach etwa 50 bis 100
Tagen erfolgt ein Übergang zu deutlich steilerem Helligkeitsabfall. Die Spektren ähneln
Nova-Spektren, zeigen aber stärker verbreiterte Emissionsbänder. Aus den Dopplerver-
schiebungen der Absorptionslinien wurden für Typ II Supernovae Expansionsgeschwindig-
keiten zwischen 5000 und 20000 km s−1 gemessen. Ein weiteres Charakteristikum von Typ
II Supernovae ist ihre ausschließliche Zugehörigkeit zu Systemen der Population I16; sie
werden fast ausschließlich in Spiralgalaxien beobachtet.

16Sterne werden vielfach in zwei Populationen unterschieden. Sterne der Population I gehören...
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Typ I Supernovae werden zu dem je nach Auftreten einer Absorptionsstruktur bei λ ≈ 610 nm,
welcher der blauverschobenen [SiII]-Linie zu geschrieben wird, in Ia (mit) oder Ib/c (ohne)
Supernovae unterschieden. Die Typen Ib und Ic werden nach der Stärke ihrer Heliumlinien
unterschieden, wobei die Ib Typen starke und die Ic Typen schwache Heliumlinien aufweisen
(Branch et al. 1991). Für die relativen Häufigkeiten der einzelnen Supernovatypen in Spiralgala-
xien wie der Milchstraße findet man ein Verhältnis von 4:3:5 für die Folge Ia:Ib/c:II (Cappellaro
et al. 1997).
Schon die Zuordnung der verschiedenen Supernovatypen zu ihren Mutterumgebungen gibt einen
ersten Hinweis auf die Vorgänger dieser Sternexplosionen. Während Typ Ia Supernovae un-
abhängig von ihrer Umgebung in allen Sternsystemen beobachtet werden können, sind Typ Ib/c
und Typ II Supernovae, wie schon erwähnt, ausschließlich in Gebieten der Population I, also
junger Sterne, in Spiralgalaxien zu beobachten. Dieser Befund läßt darauf schließen, daß den
Supernovae vom Typ Ia und denen der Type Ib/c & II unterschiedliche Vorgänger zugrundelie-
gen.
Während für Typ Ia Supernovae alte, leichte Objekte verantwortlich gemacht werden, gelten für
die anderen Typen junge, massereiche Sterne als Vorgängerobjekte. Auf den Mechanismus für
Typ Ia Supernovae soll daher an dieser Stelle nicht näher eingegangen werden, zumal Timmes
et al. (1995b) gezeigt hat, daß diese Supernovae keinen signifikanten Beitrag zur 26Al-Synthese
leisten.
Typ Ib/c und Typ II Supernovae (kurz: SNIb/c bzw. SNII) gelten als abschließende Phase der
Entwicklung eines massereichen Sterns - man könnte sagen, als Sterben eines massiven Sterns.
Nach dem grundlegenden Prozeß nennt man SNIb/c und SNII zusammenfassend Kernkollaps-
Supernovae. Der Mechanismus kann in Grundzügen wie folgt dargestellt werden:

1. Wenn nach dem Siliziumbrennen die nukleare Energiequelle im Kern des massiven Sterns
endgültig erlischt, ist der Stern zunächst nicht in der Lage, dem nach innen wirkenden
Gravitationsdruck entgegenzuwirken. Die Entartung des Elektronengas reicht auf Grund
der höheren Masse nicht aus, um analog zur Bildung eines Weißen Zwerges den nun ein-
setzende Kollaps des Kerns aufzuhalten.

2. Zunächst stürzen der Kern und die direkt um den Kern liegenden Schichten in Richtung des
Schwerpunktes des Sterns. Dabei steigt die Dichte der Sternmaterie im Zentrum extrem
an. Wie bereits Baade und Zwicky (1934) gezeigt haben, wird genügend Gravitations-
energie frei, um die beobachtete freigesetzte Energiemenge (Integration über die bolome-
trische Leuchtkraft plus kinetische Energie der Ejekta) zu erzeugen. Diese Abschätzung
vernachlässigt allerdings die sehr effiziente Neutrinokühlung (siehe folgende Punkte).

3. Die Dichte der zentralen Sternmaterie steigt schließlich so weit an, daß die Neutronisierung
der Materie einsetzt. Bei Temperaturen von etwa 1010 K und Dichten von über 1010 g cm−3

werden die Atomkerne der schwereren Nuklide dissoziiert, was zu einem raschen Absinken
des Drucks führt. In Folge der Volumenverkleinerung steigt nun die Fermi-Energie des
Elektronengases so weit an, daß die e− in die Kerne eindringen und sich mit den Protonen
zu Neutronen vereinigen können: p + e− → n + ν oder AZ + e− → AZ−1 + ν. Die auf
diese Weise gebildeten neutronenreichen Kerne sind instabil und zerfallen durch Abtropfen
einzelner Neutronen. Durch diesen Prozeß sinkt die Elektronenzahl und es verbleiben fast
ausschließlich Neutronen im Kernbereich.

4. Der Wegfall der elektrischen Abstoßung führt schließlich zu einem rapiden Volumenverlust
des Kerns, da die Neutronen wesentlich dichter gepackt werden können.

5. Dieser Kollaps wird nun durch den fermionischen Charakter der Neutronen gestoppt. Ana-
log zur Bildung eines Weißen Zwergs füllen die Neutronen alle möglichen Besetzungs-



84 Kapitel 3. Evolution massereicher Sterne, Nukleosynthese & das ISM

zustände von unter her auf und erzeugen so einen neuen Fermi-Druck, welcher dem Gravi-
tationsdruck eingegenwirkt. Erst bei Überschreitung einer Grenzmasse - alte Rechnungen
geben fü die Grenzmasse das Volkhoff-Oppenheimer Limit von ca. 1M� , während neuere
Rechnungen je nach Zustandsgleichung (Timmes und Arnett 1999) der Kernmaterie eine
Grenze zwischen 2 und 3M� errechnen - ist eine Stabilisierung nicht möglich, und der
Stern geht direkt in ein stellares Schwarzes Loch über (Timmes et al. 1996). Den stabilen
Zustand nennt man in dieser Phase Proto-Neutronenstern.

6. Ist die Masse des Objektes nicht zu groß, stabilisiert sich der Kern abrupt, die Kom-
pressibilität nimmt stark ab und es kommt zu Bildung einer ersten nach außen laufenden
Schockfront (core bounce), wobei man hier eine Fallunterscheidung gemäß

(a) vEinfall > vSchock: Bei diesem Akkretionsschock bewegt sich die Schockfront relativ zur
Massenkoordinate nicht nach außen, und es kommt zu einer Aufheizung des einfal-
lenden Materials.

(b) vEinfall < vSchock: Beim Explosionsschock treibt die Schockfront das Material nach
außen.

vornehmen kann. Eine Untersuchung der Energiebilanz zeigt, daß die Schockenergie in der
Regel kleiner als die Bindungsenergie der einfallenden Materie an den Proto-Neutronenstern
ist, was eine direkte Explosion auf Grund des core bounce verhindert. Zudem wird die
Schockfront für die Neutrinos transparent, so daß effektiv Energie in Form von Neutrinos
abgestrahlt wird.

7. Während die freie Weglänge für Neutrinos im Außenbereich des kollabierenden Sterns mit
ca. 400 Lichtjahren um Größenordnungen über der Ausdehnung liegt, ist sie im Kollaps-
bereich auf Grund der hohen Dichte und Fermi-Energie so klein, daß die Neutrinos eine
Diffusionsbewegung machen. Im Mantelbereich führen die Neutrino zu einer Heizung und
damit zu einem ν-getriebenen Wind, welcher die Schockfront wiederbelebt und schließlich
zur Explosion führt. Nach erfolgter Supernova-Explosion nennt man den verbleibenden
Kern einen Neutronenstern. Diese verzögerte Explosion wird auch delayed detonation ge-
nannt (Thielemann et al. (1996)).

Besonders Typ Ib/c Supernovae werden unter dem Gesichtspunkt des direkten Übergangs in
ein isoliertes Schwarzes Loch diskutiert, wobei dieser Prozeß als ein möglicher Mechanismus für
sog. Hypernovae angesehen wird (Woosley 1993, Paczynski 1998). Diese Hypernovae könnten
durch Freisetzung von Bindungsenergie oder aber durch den sog. Blandford-Znajek Mechanismus
die für Gamma-Ray Bursts17 typischen hohen Energien freisetzen (Hansen 1999, Brown et al.
2000).
Bei der Modellierung von Supernovae liegen die Probleme, wie so häufig, im Detail. So ist
es bislang auf Grund der hohen Anforderungen an Auflösung und Präzision nicht gelungen,
Supernovae selbst-konsistent zu modellieren. Supernovamodelle mit dem Ziel einer Explosion
auf Basis der grundlegenden gravitativen und nuklearen Prozesse ergeben in aller Regel zu

17GRB = Gamma Ray Burst: In den 1960er Jahren entdeckte Klasse von kosmischen γ-Strahlungsausbrüchen.
Nach ihrem Zeitverlauf werden GRBs in kurze (τ < 2s) und lange Bursts eingeteilt. Unter der Annahme isotroper
Abstrahlung werden bei GRBs Energie von bis zu einigen 1053erg freigesetzt. Der Mechanismus der GRBs
ist bislang nicht vollständig aufgeklärt (siehe Review von Woosley und MacFadyen (1999)), allerdings läßt die
Bimodalität der Zeitverläufe evtl. zwei oder mehr Mechanismen erwarten. So werden für Bursts kurzer Dauer
Verschmelzungen kompakter Objekte wie z.B. Neutronensterne (z.B. Eichler et al. (1989), Bethe und Brown
(1998), Janka et al. (1999)) verantwortlich gemacht, während die Beobachtung der Korrelation der ultra-hellen
Ib/c Supernova SN1998bw mit dem GRB 980425 eine Verbindung zwischen den Hypernovae und lang andauernden
GRBs nahe legt.
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niedrige Energieproduktionsraten, um die Hülle des Proto-Neutronensterns in einer Explosion
vom Neutronenstern zu entfernen. Neben der Beschreibung des Neutrino-Transports durch den
Proto-Neutronenstern (Yamada et al. 1999) sind die Frage nach Konvektion, Mischprozessen
und Rotation Fragen der aktuellen Supernovaforschung (Keil et al. 1996, Woosley und Heger
1999).

3.1.2.2 Explosive Nukleosynthese - 26Al und 60Fe

Wie in Tabelle 3.2 bereits zu ersehen ist, eröffnet sich während des explosiven Wasserstoff-
brennens ein weiterer Produktionskanal für stellares 26Al , da hier die notwendigen Reaktionen
genügend schnell ablaufen können. Es handelt sich dabei um den nach neueren Ergebnissen
nicht geschlossenen MgAl-Zyklus (Prantzos und Diehl 1996). Timmermann et al. (1988) konn-
te in einer Messung zeigen, daß der Wirkungsquerschnitt der Reaktion 27Al(p, γ)28Si bei allen
Temperaturen größer als der Wirkungsquerschnitt der Rückreaktion 27Al(p, α)24Mg ist, welche
den Zyklus schließen würde.
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86 Kapitel 3. Evolution massereicher Sterne, Nukleosynthese & das ISM

Nukleosynthese findet in der Prä-Supernova bzw. der Supernova beim Siliziumbrennen im Kern
und in diversen Brennschalen, während der Explosion im Bereich der Photodesintegration durch
den α-Prozeß sowie in den weiter außenliegenden Schalen explosiv beim Durchgang der Schock-
front statt. Durch die bei der Photodesintegration und im α-Prozeß freigesetzten Neutronen
laufen in den inneren Regionen je nach Zeitskala r- und s-Prozeßreaktionen ab, so daß hier sehr
neutronenreiche Elemente entstehen können.
Supernova-Nukleosynthesemodelle beruhen in der Regel auf detaillierten Modellen der späten
Sternentwicklung mit großen Nukleosynthesenetzwerken. Im Falle der häufig verwendeten räum-
lich 1-dimensionalen Modelle mit unterschiedlicher Parametrisierung der (konvektiven) Misch-
prozesse im Rahmen der Mischungslängentheorie ergibt sich ein zwiebelschalenähnlicher Aufbau
des Präsupernova-Sterns, wobei vom Kern her die Schichten des zentralen Siliziumbrennens,
des explosiven Sauerstoff-, Neon-, Kohlenstoff-Schalenbrennens sowie der Helium- und Wasser-
stoffschalenquelle folgen, so fern die äußeren Schichten nicht durch den Masseverlust vom Stern
entfernt wurden (siehe Abbildung 3.14). 2-dimensionale, hydrodynamische Rechnungen mit ein-
geschränktem Nukleosynthesenetz des explosiven Sauerstoffbrennens (Bazan und Arnett 1994)
zeigen, daß es zur Ausbildung starker Turbulenzen in den Schichtgrenzen kommen kann, so daß
das Bild der Zwiebelschale wohl ein Artefakt der 1-dimensionalen Darstellung ist. Allerdings
ergeben 3-dimensionale, hydrodynamische Modelle wiederum Hinweise auf eine Überbewertung
der Turbulenzen in den 2-dimensionalen Modellen. Es ist zu erwarten, daß die Wahrheit, wie so
oft, zwischen den Extremen liegt.
Um nun detailliert die explosiven Nukleosyntheseprozesse im Modell untersuchen zu können,
wird, wie schon erwähnt, auf Grund des Rechenaufwands und der Unsicherheiten der detailierten,
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physikalischen Prozesse (z.B. Mischen) in der
Regel auf die 1-dimensionalen, parametrisier-
ten Ansätze zurückgegriffen. Bei diesen Mo-
dellen wird die Explosion künstlich durch
Hinzuführen von Energie (in Größenord-
nung der empirisch bestimmten Supernova-
Energien von ca. 1051 erg (Jones et al. 1998)
herbeigeführt. Ein weiterer freier Parame-
ter der aktuellen Supernova-Modelle ist der
sogenannte mass cut18, der den Massenan-
teil des kompakten Überrestes der Superno-
vaexplosion von den Ejekta trennt. Wea-
ver und Woosley (1993), Woosley und Wea-
ver (1995a) haben Sternmodelle im Massen-
bereich zwischen 11 und 40M� Sterne be-
ginnend bei der Hauptreihenphase bis zur
Supernova-Explosion untersucht. Die dabei
verwendeten Sternentwicklungsmodelle igno-
rieren allerdings die Effekte des Masseverlu-
stes vollständig, was aber, wie die Diskussion der 26Al-Erträge massiver Sterne in Abschnitt
3.1.1.7 gezeigt hat, für Anfangsmassen unterhalb von 25M� keinen dramatischen Einfluß hat.
Für Sterne des oberen Masseintervalls sind allerdings zu hohe Erträge zu erwarten, da hier der
stärkere Masseverlust sich auf die Sternentwicklung deutlicher auswirkt. In dem von Woosley
und Weaver (1995a) berechneten Nukleosynthesenetzwerk wird 26Al in der Präsupernova domi-

18Freigesetztes 44Ti, welches anhand der γ-Emission (bei 68 und 78 keV sowie bei 1.157 MeV) der radioaktiven
44Ti-Zerfallskette beobachtet werden kann, ist auf Grund seiner Synthese direkt oberhalb des zurückbleibenden
Fe/Ni-Kerns eine kritische Beobachtungsgröße für den mass cut. Die 1.157 MeV Strahlung wurde erstmals von
Iyudin et al. (1994) für Cas A mit Hilfe von COMPTEL nachgewiesen.
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nant im Neonschalenbrennen erzeugt. Durch starke Aufheizung während der letzten Stunde vor
der Explosion steigt die Temperatur in der Neonschale stark an und erhöht so die Effizienz der
26Al-Synthese. Abbildung 3.15 zeigt das innere Häufigkeitsprofil für 26Al im Falle eines 25M�
Sterns vor und nach Durchgang der Supernovaschockfront. Deutlich sichtbar ist die dominante
Produktion von 26Al in der Neonschale. Während der Explosion eröffnet sich ein weiterer Kanal
für die Produktion von 26Al durch den sogenannten ν-Prozeß (Woosley et al. 1990). Auf Grund
der hohen Dichte können Neutrinostreuungen an 20Ne, 16O, 23Na und 24Mg sekundäre Protonen
freisetzen, welche die 26Al-Produktion um ca. 30% steigern können. Dieser Mechanismus hängt
im besonderen von den νµ- und ντ -Spektren ab (Timmes et al. 1995b). Die Unsicherheiten
durch die 1-dimensionale Parametrisierung der Mischprozesse lassen sich zu einem Faktor 3 bis
12 abschätzen. Die Behandlung der Konvektion erscheint besonders kritisch, da bei konvekti-
ven Zeitskalen von der Größenordnung der nuklearen Zeitskala das Gleichgewicht von Synthese
und Zerstörung von 26Al empfindlich gestört wird. Neben der Neonschale wird 26Al zu dem im
hydrostatischen Wasserstoffschalenbrennen und im explosiven Kohlenstoffbrennen erzeugt.
60Fe, ein weiteres Radioisotop mit einer Lebensdauer von ca. 2.16 Myr, wird in Kernkollaps-
Supernovae durch explosives Brennen der Helium- und Neonschale produziert, wobei die Produk-
tion in der Neonschale in der Regel dominiert (Timmes et al. 1995a). Es ist daher zu erwarten,
daß die Erträge von 26Al und 60Fe in Kernkollaps-Supernovae eng miteinander korrelieren. Tim-
mes et al. (1995a) haben auf Grund dieser Korrelation ein Verhältnis der erwarteten γ-Emission
aus dem 60Fe-Zerfall19 zur galaktischen Intensität der 1.809 MeV Linie im stationären Fall von
ca. 16% errechnet (siehe Diskussion in Timmes und Woosley (1997), Diehl und Timmes (1998)).
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Abbildung 3.16: 26Al-Erträge von Kernkollaps-Supernovae als Funktion der ZAMS-Masse; L95 - Langer
et al. (1995), L00 - Limongi et al. (2000), T96 - Thielemann et al. (1996), W&H99 - Woosley und Heger
(1999), W&W95 - Woosley und Weaver (1995b)

Abbildung 3.16 zeigt zusammenfassend die 26Al-Erträge für Kernkollaps-Supernovae als Funk-
tion der Vorläufermassen für solare Metallizität. Das bislang vollständigste und dichteste Mas-
sengitter wurde vonWoosley und Weaver (1995a) berechnet (siehe oben). Ähnlich wie schon im

19Mit einer Halbwertszeit von ca. 1.5 Myr zerfällt 60Fe durch β-Zerfall in den angeregten Zustand von 60Co,
das unter Aussendung eines 58.6 keV-Photons in den Grundzustand übergeht. Das 60Co zerfällt aus dem Grund-
zustand mit einer Halbwertszeit von 5.2714 yr zu über 98% durch β-Zerfall in den vierten angeregten Zustand
von 60Ni, daß seinerseits schließlich dominant über eine zweistufige γ-Kaskade (pri.: 1173.237 keV; sek.: 1332.501
keV) in den stabilen Grundzustand übergeht (Quelle: Firestone et al. (1996)).
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Falle der Erträge massiver Sterne in Abbildung 3.13 ergibt sich für die Kernkollaps-Supernovae
eine Proportionalität von Masse des Vorläufersterns zum 26Al-Ertrag. Allerdings ist der Zu-
sammenhang auf Grund einer Strukturänderung im Kern des Vorläufersterns im Massenbereich
zwischen 19 und 20M� nicht monoton, da Kohlenstoff- und Neonbrennen im Kern nicht mehr
konvektiv, sondern im Strahlungsgleichgewicht verlaufen (Woosley und Weaver 1995b). Ab An-
fangsmassen von über 30M� nimmt der Ertrag wieder ab. Dieser Effekt hängt allerdings stark
von der für die Supernova angenommenen Explosionsenergie ab (freier Parameter !). In diesem
Massenbereich ist außerdem die Vernachlässigung des Masseverlustes in der Sternentwicklung
besonders schwerwiegend, so daß die Erträge für Anfangsmassen über etwa 20M� einer größeren
Unsicherheit unterliegen als zu niedrigeren ZAMS-Massen. Auf Grund des fehlenden Massever-
lustes können die so modellierten Supernovae als Typ II klassifiziert werden.
Woosley et al. (1995) haben ergänzend Supernovae ausgehend von reinen Heliumsternen un-
tersucht. Diese Heliumsterne können als Kerne von Sternen betrachtet werden, welche durch
Roche Lobe Overflow (siehe Abschnitt 3.1.3) oder massiven Masseverlustes auf Grund eines
Sternwindes (Die Interpretation der Heliumsterne als Folge eines Windmassenverlustes wird
von den Autoren als mit größeren Unsicherheiten behaftet angesehen !) ihre gesamte Wasser-
stoffhülle verloren haben. Auch in der weiteren Entwicklung dieser Heliumsterne wurde der
Masseverlust berücksichtigt. Für Heliumsterne mit Anfangsmassen über etwa 10M� , welche
ZAMS-Massen von 30M� und mehr entsprechen (Woosley und Weaver 1995b), findet man um
einen Faktor 2 bis 5 reduzierte 26Al-Erträge im Vergleich zu Modellen ohne Masseverlust. Diese
Modelle können als Indikatoren für die Charakteristiken der Nukleosynthese in Ib/c Supernovae
gewertet werden. Im Falle von Ib/c Supernovae von Wolf-Rayet Sternen, welche auf Grund des
eigenen Sternwindes entstanden sind, ist diese Interpretation mit großen Einschränkungen an
die Genauigkeit verknüpft, da dann der Kern des Wolf-Rayet Sterns eine andere Struktur haben
kann, wie die hier betrachteten Heliumsterne. Diese Einschränkung der Übertragbarkeit gilt
auch für eine mögliche Koppelung der Supernovamodelle von Woosley et al. (1995) mittels der
CO-Kernmasse an gängige Sternentwicklungsmodelle (Heger 2000).
Woosley und Heger (1999) untersuchten schließlich die Effekte von Rotation, Masseverlust und
unterschiedlich starker Semikonvektion mit und ohne Überschießen anhand zweier Modelle für
15 und 25M� . Der Masseverlust wurde dabei anhand der empirischen Masseverlustformel von
Nieuwenhuijzen und de Jager (1990) modelliert, während für die Rotation die Näherung eines
starren Rotators gewählt wurde; was z.T. zu veränderten Effekten im Vergleich zu der in Ab-
schnitt 3.1.1.6 von Maeder und Kollegen bevorzugten Beschreibung der Rotation führt. Die
Semikonvektion wurde als diffusiver Prozeß angenommen, wobei die Geschwindigkeit des Diffu-
sionsprozesses als Parameter untersucht wurde.
Abbildung 3.17 zeigt das Verhältnis der Erträge an 26Al und 60Fe zu den entsprechenden Werten
nach Woosley und Weaver (1995a) in Abhängigkeit der untersuchten Parameter. Modelle mit
Rotation und schneller Semikonvektion liefern ähnliche 26Al-Erträge wie nicht-rotierende Mo-
delle mit stärkerer Konvektion und Überschießen. Andererseits ist in diesem Fall die Produktion
von 60Fe deutlich reduziert. Die insgesamt kleinsten Unterschiede zwischen den rotierende und
nicht-rotierenden Modellen ergeben sich bei rotierenden Modellen mit langsamer Semikonvekti-
on; Rotation mit langsamer Semikonvektion kommt bezüglich der Synthese von 26Al und 60Fe
den Bedingungen bei nicht-rotierenden Supernovae mit schneller Konvektion und konvektivem
Überschießen am nächsten. Dieser Befund deckt sich mit den für massive Sterne erhaltenen
Ergebnissen von Meynet und Maeder (2000). Modelle mit Rotation und Masseverlust liefern
Abweichungen der 26Al-Erträge von weniger als 20% zu den vergleichbaren Modellen gleicher
Anfangsmasse gemäß Woosley und Weaver (1995a).
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Die von Langer et al. (1995) berechneten Modelle umfassen keine explosive Nukleosynthese, so
daß in der Supernova nur während des hydrostatischen Brennens synthetisiertes und noch nicht
freigesetztes 26Al emittiert wird. Die Modelle von Thielemann et al. (1996) hingegen umfassen
ein sehr umfangreiches Synthesenetzwerk für die explosive Nukleosynthese, berücksichtigen aber
keine hydrostatischen Brennvorgänge im Vorläuferstern. Daher können die Erträge hier als rein
explosiv betrachtet werden. Die von Chieffi et al. (1998), Limongi et al. (2000) präsentierten
Modelle folgen dem schon in Abschnitt 3.1.1.2 diskutierten Ansatz, sie vernachlässigen die Ef-
fekte des Massenverlustes und der Rotation. Daher können sie am ehesten mit den Modellen
von Woosley und Weaver (1995a) verglichen werden. Beide Modellklassen setzen sowohl hydro-
statisch wie explosiv synthetisierte Nuklide erst während der Supernova frei. Der Vergleich mit
den korrespondierenden Modellen von Woosley und Weaver (1995a) ergibt für die Rechnungen
von Limongi et al. (2000) Erträge, die bis zu eine Größenordnung niedriger sind, wobei die
Diskrepanz im Bereich der niedrigen Anfangsmassen besonders groß ist.

Die Abhängigkeit der 26Al-Erträge von der Anfangsmetallizität ist bei Supernovae grundsätz-
lich schwieriger abzuschätzen als im Fall der hydrostatischen Nukleosynthese in massiven Ster-
nen. Die hauptsächliche Schwierigkeit liegt dabei in den zwei folgenden Effekten: (i) Da 22Ne
während des Heliumbrennens aus 14N durch 14N(α, γ)18F(β+)18O(α, γ)22Ne erzeugt wird, wel-
ches selbst teils primordial teils Produkt des CNO-Zyklus ist, ist Produktion von 25Mg durch
22Ne(α,n)25Mg zum einen proportional zur Metallizität. (ii) Andererseits stellt dieselbe Reak-
tion 22Ne(α,n)25Mg Neutronen für die effiziente Zerstörung von 26Al durch Neutroneneinfang
(26Al(n, γ)27Al) zur Verfügung. Älteren Modellen zur Folge nimmt daher die Effizienz der 26Al-
Synthese mit steigender Metallizität ab (siehe Review von Prantzos und Diehl (1996)), neuere
Rechnungen zeigen allerdings genau den inversen Trend (Woosley und Weaver 1995a).
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3.1.3 Enge Binärsysteme

3.1.3.1 Beobachtung und Parameter von Binär- und Mehrfachsystemen

Die Beobachtung zeigt, daß etwa 50% aller Sterne Mitglieder in Doppel- und Mehrfachsystemen
sind. In sonnennahen Assoziationen und Clustern wurde sogar eine Binärfrequenz für O Ster-
ne von mindestens 59% gemessen (Mason et al. 1998). Bereits in der Astronomie kommt den
Doppelsternsystemen große Bedeutung zu. So eröffnen Doppelsterne auf Grund ihrer gegen-
seitigen Gravitationswirkung durch visuelle Bahnbestimmung oder aber spektroskopische Um-
laufgeschwindigkeitsmessung den einzigen direkten Zugang zur Bestimmung von Sternmassen.
Zum Beispiel ist aus der Bestimmung des Schwerpunktssystems und Messung der Umlaufperi-
ode sowie der großen Halbachse die Berechnung der Einzelmassen nach dem dritten Kepler’schen
Gesetz möglich. Allerdings sind dabei Projektionseffekte auf Grund der stochastisch verteilten
Bahnebenen zu beachten. Neben der spektroskopischen Bestimmung der Massen auf Basis der
Dopplerverschiebung von Spektrallinien durch dir relativen Umlaufgeschwindigkeiten ist u.U.
auch die Auswertung der Gravitationsrotverschiebung zur Massenbestimmung möglich (bei Wei-
ßen Zwergen).
Beobachtungsbedingt teilt man Doppelsterne in eine der folgenden drei Kategorien ein:

1. visuelle Doppelsterne: Doppelsterne, deren Komponenten mittels langbrennweitigen Tele-
skopen oder Interferometern aufgelöst werden können, nennt man visuelle Doppelsterne.
Bei ihnen ist die direkte Massebestimmung auf Basis des dritten Kepler’schen Gesetzes im
Prinzip möglich.

2. spektroskopische Doppelsterne: Bei dieser Klasse von Doppelsternen erschließt sich die Bi-
narität nur aus periodischen Dopplerverschiebungen in den Sternspektren. Die sich aus
den Spektren ergebende Umlaufgeschwindigkeit vi ist die in Sichtrichtung projizierte Kom-
ponente; es gilt: vi = v · sin i mit dem Inklinationswinkel i. Für den Fall i ≈ 90◦ spricht
man von Bedeckungsveränderlichen, da in diesen Systemen eine Komponente periodisch
verschwindet. Spektroskopische Doppelsterne werden ferner je nach Sichtbarkeit der Ein-
zelspektren der Doppelsternkomponenten in Ein- oder Zweispektrensysteme unterschieden.
Für statistische Zwecke wird üblicherweise der Mittelwert von sin i ≈ 0.59 verwendet.

3. astrometrische Doppelsterne: Erschließt sich der Doppelsterncharakter nur durch sekundäre
Effekte wie z.B. periodischen Helligkeitsschwankungen des Primärsterns, weil der Begleiter
zu lichtschwach ist, spricht man von astrometrischen Doppelsternsystemen. Systeme mit
Braunen Zwergen fallen in der Regel in diese Klasse.

Die ursprünglich schwerere (leuchtkräftigere) Komponente in einem Doppelsternsystem nennt
man Primärstern, den Begleiter Sekundärstern.
Grundlegende Parameter zur Beschreibung eines Binärsystems sind:

• Umlaufperiode P

• Massenverhältnis q20

Mason et al. (1998) haben in ICCD Speckle Beobachtungen von 227 O-Sternen neben der
Binärfrequenz in drei Populationen (Assoziationsmitglieder, Feldsternen und Runaway-Sternen)

20Das Masseverhältnis q wird in der Regel als der Quotient aus der Masse des Sekundärsterns und des
Primärsterns nach q = M2/M1 berechnet, wobei als Primärstern die ursprünglich schwerere Komponente de-
finiert wird.
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Abbildung 3.18: Verteilung der Umlaufperi-
oden für O-Doppelsternsysteme (Quelle: Mason
et al. (1998))
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Abbildung 3.19: Verteilung der Massen-
verhältnisse für visuelle und spektroskopische
O-Doppelsternsysteme (Quelle: Mason et al.
(1998))

auch Verteilungen für die Umlaufperiode und das Massenverhältnis gewonnen. Die Abbildun-
gen 3.18 und 3.19 zeigen die dabei gewonnen Verteilungen. Die deutlich sichtbare bimodale
Struktur der Periodenverteilung führen Mason et al. (1998) auf Selektionseffekte zurück, da
Perioden von einigen Monaten mit den zur Verfügung stehenden Mitteln am schwierigsten zu
beobachten sind. Das optische Interferometer CHARA21 wird hier Abhilfe leisten können. Abt
und Cardona (1984) fanden für näher liegende B-Doppelsternsysteme eine flache Verteilung von
log P. Während die Studie von Garmany et al. (1980) von 67 O Sternen eine starke Überhöhung
für q-Werte im Bereich von 1 fand, ergeben die Untersuchungen von Mason et al. (1998) einen
signifikanten Peak bei q ≈ 0.5 für spektroskopische Doppelsterne und eine zu von q = 0 an
stark abfallende Verteilung für visuelle Binäre. Für die spektroskopischen Beobachtungen ist
ein Bias auf Grund der schwierigen Meßbarkeit der Spektren für q < 0.4 zu beachten. Jedoch
scheint das Defizit in Systemen mit niedrigem q auf einen echten Effekt hinzuweisen, da sich
das Ergebnis hier auch mit dem für B Sterne erhaltenen Resultat von Abt et al. (1990) deckt.
Bereits Hogeveen (1991, 1992) fand für massereiche, spektroskopische Binäre:

Φ(q)




∝ q−2 0.3 ≤ q ≤ 1

= C q < 0.3
(3.27)

Von besonderem Interesse für die Astrophysik sind sogenannte enge Doppelsternsysteme22, da
es bei solchen Konfigurationen zu direkten Gravitationswechselwirkungen zwischen den beiden
Komponenten des Systems kommt, wobei es zu Materieabströmungen bzw. Materieaustausch
kommen kann. Viele dieser Systeme treten als Veränderliche von eruptivem Typus in Erschei-
nung. Üblicherweise werden derartige Systeme im Roche-Modell beschrieben, wobei die Sterne
als Punktmassen betrachtet und die gravitativen Äquipotentialflächen berechnet werden (sie-
he Abbildung 3.20). Das effektive Potential ist dabei durch die Summe der Gravitationspo-
tentiale und das Potential der Zentrifugalbeschleunigung gegeben. Für kleine Abstände von
den Einzelkomponenten ergeben sich so angenähert Kugelflächen um die jeweilige Komponen-
te, während in großen Abständen die Äquipotentialflächen ungefähr Ellipsoide sind, welche die

21CHARA ist ein optisches Interferometer, welche zur Zeit am Mt. Wilson Observatorium im Aufbau ist.
Nähere Infromationen findet man im WWW unter http://www.chara.gsu.edu/CHARA/index.html

22Astronomisch betrachtet man ein Doppelsternsystem als eng, wenn der Durchmesser der größeren Kompo-
nente von gleicher Größenordnung wie der mittlere Abstand der Komponenten ist.
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L1
L2

M1 M2

krit. Roche−Fläche

Abbildung 3.20: Äquipotentialflächen in ei-
nem engen Binärsystem. Die beiden wichtig-
sten Librationspunkte sind mit L1 und L2 be-
zeichnet. M1 und M2 markieren die Positionen
der Punktmassen.

gesamte Konfiguration umschließen. Der Übergang ist durch eine Konfiguration gegeben, bei
der sich die geschlossenen Potentialflächen um die Einzelkomponenten gerade in einem Punkt,
dem Librationspunkt L1, berühren. An diesem Punkt sowie an den anderen L-Punkten ist das
effektive Potential null. Der Roche-Radius in einem gegebenen Binärsystem läßt sich nach Eg-
gleton (1983) mit Hilfe von Gleichung 3.28 berechnen, wobei d die Separation der Komponenten
ist. Die Fläche innerhalb des Roche-Radius nennt man kritische Roche-Fläche. Füllt eine der
Komponenten im Zuge der individuellen Sternentwicklung ihre kritische Roche-Fläche durch
Expansion aus, so kommt es zu Materieabströmung über den L1-Punkt. Diesen Vorgang nennt
man Roche Lobe Overflow oder kurz RLOF. Diese Materie kann wiederum (evtl. nur teilweise)
von dem Begleitstern akkretiert werden. Ferner ist es möglich, daß das System durch Materie-
abströmungen über den Librationspunkt L2 Materie an das umgebende interstellare Medium
verliert.

RRoche = d · 0.49
0.6 + q2/3 · ln (1 + q−1/3

) (3.28)

Bei Systemen, bei denen der Radius des Begleitsterns größer als 5% der großen Bahnhalbachse
des Systems ist, trifft der über L1 injizierte Materiestrahl direkt die Oberfläche des Begleitsterns
und wird dort akkretiert. Ist der Radius jedoch kleiner, bildet sich auf Grund des Drehimpulses
eine flache Gasscheibe, die sog. Akkretionsscheibe, aus. Das Gas in der Akkretionsscheibe rotiert
differentiell um den Begleitstern und verliert dabei durch Reibung an Energie. Die bei der
Reibung freiwerdende thermische Energie wird abgestrahlt, so daß nach innen hin immer engere
Bahnen besetzt werden, bis es schließlich zur Akkretion von Materie aus der Gasscheibe kommt.
Der Austausch von Materie ist grundsätzlich mit einem Austausch oder Verlust an Energie
und Drehimpuls verbunden, so daß jede Materieströmung zur Veränderung der Bahnparameter
(Abstand und Umlaufperiode) des Systems führt.
Auch für diese enge Binärsysteme gibt es eine beobachtungsbedingte Unterteilung in:

1. getrennte Systeme: Beide Sterne sind wesentlich kleiner als die Roche Grenzfläche.

2. halbgetrennte Systeme: Eine Komponente füllt ihren Roche Radius aus.

3. Kontaktsysteme: Beide Sterne füllen ihren Roche Radius aus.

Je nach Zeitpunkt des Massentransfers (bezüglich der Evolution des Primärsterns) spricht man
von (Kippenhahn und Weigert 1967):
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Fall A: Massentransfer findet während des zentralen Wasserstoffbrennens, d.h. während der
Hauptreihenphase, des Primärsterns statt. Bei einem derartigen Massentransfer kann nur
Materie übertragen werden, deren chemische Zusammensetzung derjenigen des Anfangs-
zustande gleicht.

Fall AB: Massentransfer setzt gegen Ende des zentralen Wasserstoffbrennens und im Laufe des
Wasserstoffschalenbrennens ein und erstreckt sich bis in die Heliumbrennphase.

Fall B: Hier findet der Massentransfer während des Heliumbrennens statt. In diesem Fall kann
durch das Wasserstoffbrennen (vor allem aus dem Schalenbrennen) angereicherte Materie
übertragen werden.

Fall C: Der Massentransfer setzt erst nach dem Kern-Heliumbrennen in der Primärkomponente
ein.

Für die weitere Entwicklung des Materieempfängers ist außerdem wichtig, ob die Akkretion auf
eine radiative oder eine konvektive Atmosphäre erfolgt. Insbesondere wird hier der Fall B Mas-
sentransfer nach Br und Bc unterschieden.

Während in weit getrennten Binärsystemen die Entwicklung der beiden Sterne im Grunde ohne
gegenseitige Beeinflussung verläuft, so daß sie astrophysikalisch wie Einzelsterne (siehe Ab-
schnitt 3.1.1) behandelt werden können, ist bei engen Doppelsternsystemen mit Veränderungen
im Evolutionszyklus durch die Wechselwirkungen mit der Partnerkomponente zu rechnen. In Sy-
stemen, welche keine Common Envelope Phase23 durchlaufen, stellt der Massentransfer für den
Primärstern im wesentlichen einen zusätzlichen Mechanismus zum Verlust der Wasserstoffhülle
dar. Allerdings geht man davon aus, daß es in Doppelsternsysteme mit sehr kleinen Massen-
verhältnissen von etwa q < 0.2, bei denen die Primärkomponente ein schwerer Stern von bis zu
40M� ist, zum Verschmelzen (Merging) der Komponenten kommt (Vanbeveren et al. 1998). Bei
Systemen größerer Massenverhältnisse eröffnet sich, wie u.a. von Podsiadlowski et al. (1992) vor-
geschlagen, ein zusätzlicher Entwicklungspfad für die Entstehung von Wolf-Rayet Sternen (siehe
Abschnitt 3.1.1.5). Dieser Pfad ist vor allem für die Erklärung von Wolf-Rayet Sternen in Um-
gebungen extrem niedriger Metallizität von großer Bedeutung.
Außer durch eine Common Envelope Phase kann auch durch Massentransfer vom ehemaligen
Sekundärstern in einer späteren Entwicklungsphase - nachdem der Primärstern durch Mas-
senverlust in die Rolle des Masseempfängers geraten ist - für den ehemaligen Primärstern zu
tiefgreifenden Veränderungen in der Entwicklung kommen. Im Zuge der fortschreitenden Ent-
wicklung des Systems spielt dieser Rollenwechsel z.B. bei Novae oder Typ Ia Supernovae eine
entscheidende Rolle (siehe Anhang D). Erleidet der Primärstern eine Kernkollaps-Supernova,
so kann die Explosionsenergie das System unter Umständen entkoppeln, dabei entsteht ein sog.
Schnelläuferstern oder Runaway Star. Falls das System als Binärsystem erhalten bleibt, entsteht
gegebenenfalls durch Massentransfer vom Sekundärstern auf den nun kompakten Überrest des
Primärsterns (Neutronenstern oder Schwarzes Loch) ein Röntgen-Binärsystem.
Neben den für Binärsysteme charakteristischen Parametern ist in engen Binärsystemen die Mas-
sentransferrate ṀMT und die Akkretionsrate ṀAkk von grundlegender Bedeutung für die weitere
Entwicklung des Systems. Oft werden auch nur die Transferrate und die Akkretionseffizienz
β = ṀAkk/ṀMT angegeben. Wie aus der Beschreibung des Common-Envelope-Phänomens
schon zu entnehmen war, ist die Akkretionsrate nicht unbedingt gleich der Transferrate. So

23Ist die Massentransferrate deutlich größer als die Akkretionsrate des Empfängersterns, so bildet sich eine
das System einschließende Hülle, der sog. Common Envelope. Auf Grund des Energie- und Drehimpulsverlustes
nähern sich die Sterne einander an, und die Hülle wird am Ende der CE-Phase abgestoßen.
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kommt es grundsätzlich bei der Ausbildung einer Akkretionsscheibe zu einer verzögerten Auf-
nahme der transferierten Materie.

3.1.3.2 Wechselwirkende Binärsysteme massiver Sterne

Enge Doppelsternsysteme, deren Komponenten nach Definition aus Abschnitt 3.1.1 massive
Sterne sind, nennt man aus dem Englischen Massive Close Binaries oder kurz MCB. Für MCB
Systeme, deren Primärkomponente leichter als 40M� ist, findet man folgende Abhängigkeit des
Transfersmodus für den ersten Massentransfer von der Umlaufperiode:

Periode [d] 2 . . . 4 4 . . . ∼ 1000 ∼ 1000 . . . 3000
Transfermodus A B C

Tabelle 3.3: Massentransfer in MCB Systemen nach Vanbeveren et al. (1998)

Nach Vanbeveren et al. (1998) führt die LBV-Phase bei Sternen mit Anfangsmassen über 40M�
zu einer Abnahme der Bedeutung des RLOFs. Für die Milchstraße und die Große Magellansche
Wolke (LMC) geben Vanbeveren et al. (1998) eine untere Massengrenze von 15 bis 20M� für
MCB Systeme an.
Da die akkretierte Materie in der Regel einen nicht-verschwindenden Restdrehimpuls hat, ist
ferner mit Spin-Up Effekten zu mindest in oberflächennahen Schichten zu rechnen. Für die
Entwicklung des Sekundärsterns gibt es im wesentlichen zwei gebräuchliche Modelle für die
Akkretion:

1. Standardmodell (Neo et al. 1977): Das Standardmodell geht davon aus, daß die Materie-
akkretion das Strahlungsgleichgewicht des Masseempfängers nicht stört, d.h. die Entropie
der einfallenden Materie ist in dieser Näherung gleich oder größer als die Entropie der At-
mosphäre. Ferner spielt Rotation in diesem Modell keine Rolle. Dadurch kommt es durch
die Massenzunahme zur Ausbildung eines größeren konvektiven Kerns, wobei der Gradient
der chemischen Zusammensetzung als sog. µ-Barriere wirkt. Daraus folgt weiter, daß die
Geschwindigkeit der Semikonvektion eine entscheidende Rolle spiel. Ist die akkretierte Ma-
terie hingegen chemisch angereichert (z.B. Fall B Massentransfer), so entsteht ein inverser
µ-Gradient und damit eine instabile Situation. Jetzt setzt das sog. thermohaline Mischen
ein, daß nach Kippenhahn et al. (1980) und Zahn (1983) ein schneller Mischprozeß ist.
Braun und Langer (1995) haben das thermohaline Mischen parametrisch untersucht und
gefunden, daß die Zeitskala u.U. nicht viel kleiner wie die Akkretionszeit ist.

2. Akkretionsinduziertes vollständiges Mischen (Vanbeveren et al. 1994, Vanbeveren und De Loo-
re 1994): Dieses Modell geht von einem Spin Up der äußeren Atmosphäre durch die Ak-
kretion von Materie mit einem nicht-verschwindenden Drehimpuls aus. Durch den Spin
Up der Atmosphäre kommt es zu einem rotationsinudzierten Mischen und das Strahlungs-
gleichgewicht wird zerstört. In diesem Fall ist die Entropie der einfallenden Materie kleiner
als die Entropie der Atmosphäre.

Unter anderem haben Vanbeveren und De Loore (1994) auf Basis des zweiten Akkretionsmodells
detailierte Modelle der Evolution enger, massereicher Doppelsternsysteme untersucht. In Syste-
men, welche kein Merging der Komponenten erleiden, ist die finale Masse der Primärkomponente
im wesentlichen unabhängig von der detailierten Beschreibung der Masseverlustprozesse, des An-
fangsmassenverhältnisses und der Umlaufperiode. Man findet z.B. für Objekte der Milchstraße
die einfache RelationMf = 0.093·M1.44

i zwischen Anfangs- und Endmasse. Die vollständige Ent-
fernung der Wasserstoffhülle des Primärsterns auf kurzen Zeitskalen setzt Masseverlustraten von
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über 10−3M� yr−1 voraus. Grundsätzlich sind die Transferraten für späteren Massentransfer
größer, so z.B. bei größeren Anfangsperioden. Der Sekundärstern kann nur dann große Mengen
Materie akkretieren, wenn das System nicht in einer Common Envelope oder Spiral-In-Phase24

ist.
Der Einfluß der Akkretion hängt von den Mischprozessen in der Atmosphäre des Masseempfäng-
ers ab. Schnelles Mischen im Standard-Akkretionsmodell sowie im Vanbeverenschen Modell
führt vor allem bei Fall A und AB Massentransfer zu einer Verjüngung des Sterns, d.h. der
Stern erscheint nach der Akkretion blauer und leuchtkräftiger (Van Bever und Vanbeveren 1998).
Im Allgemeinen wird davon ausgegangen, daß ein auf diese Weise verjüngter Stern sich in sei-
ner weiteren Entwicklung analog einem anfänglich äquivalent schwereren Stern verhält. Ist die
Akkretionszeitskala allerdings kleiner als die thermische Zeitskala, so wird der Stern überleucht-
kräftig und bläht sich auf. Unter Umständen füllt der Sekundärstern dann ebenfalls seinen
Roche-Radius aus; es bildet sich ein Kontaktsystem. Nach Ende des Massentransfers geht der
Sekundärstern in ein neues Gleichgewicht über und verhält sich nun wie ein normaler, anfangs
schwerer Stern (Vanbeveren et al. 1998). Merging passiert vorwiegend während des Wasserstoff-
schalenbrennens des Primärsterns. Unter der Annahme, daß Merging zu Effekten führt, welche
mit dem Standard-Akkretionsmodell beschrieben werden können, zeigt sich, daß der aus dem
Merging resultierende Stern während seines Kernheliumbrennens als Blauer Riese oder Über-
riese erscheint. In Abbildung 3.21 ist das Entwicklungsszenario massiver, enger Binärsysteme
gezeigt.

3.1.3.3 enge Binärsysteme massiver Sterne: Synthese von 26Al

Im Standardbild der Evolution akkretierender Sterne, wonach der betreffende Stern durch die
Akkretion verjüngt wird und als äquivalenter Stern höherer Anfangsmasse erscheint, wurde
bislang geschlossen, daß die Nukleosynthese in solchen Binärsystemen durch die äquivalenten
Einzelsternmodelle approximiert werden kann. Braun (1997) und Langer et al. (1998) haben
die Effekte des Massentransfers auf die Nukleosynthese des Sekundärsterns in einem engen
Binärsystem massereicher Sterne konsistent untersucht. Die Modelle beruhen dabei auf der
Annahme des Standard-Akkretionsmodells mit konvektivem Mischen unter Berücksichtigung
des Ledoux-Kriteriums und Semikonvektion. Wie bereits erwähnt, kommt es in diesem Sze-
nario zu thermohalinem Mischen, wobei sich gezeigt hat, daß das Verhältnis von thermischer
Zeitskala des Mischens τTH und Akkretionszeit τAkk von entscheidender Bedeutung ist. Für
den Masseempfänger (d.h. den Sekundärstern) sind auf Grund des Massegewinns verschiedene
Effekte zu erwarten, welche u.a. von der Akkretionsrate und den Mischprozessen an der Ober-
fläche des Sekundärsterns abhängen. Für Systeme mit Massenverhältnissen q > 0.8 und Fall
A und AB Massentransfer führt die Akkretion von wasserstoffreicher und CNO-angereichter
Materie zu einer Vergrößerung des konvektiven Kerns des Masseempfängers, was eine höhere
Zentraltemperatur und damit eine Steigerung der 26Al-Synthese nach sich zieht. Das Maxi-
mum der 26Al-Produktion wird zu einem späteren Entwicklungszeitpunkt erreicht. Außerdem
ist die Synthese von 26Al in der Wasserstoffschalenquelle auf Grund der guten konvektiven Kopp-
lung an die akkretionsmateriereiche äuëren Atmosphäre des Sterns wesentlich effizienter. Ein
weiterer, für die Freisetzung von 26Al wesentlicher Aspekt ist, daß der massive Sekundärstern
während einer früheren Entwicklungsphase (Blauer Überriese (BSG) → vgl. SN1987A) als un-
gewöhnliche Supernova explodiert. Schließlich führt die Akkretion von teilweise angereicherter
Materie mittlerer Massezahlen zu einer Reduktion der Opazität der Atmosphäre und damit zu
einer Absenkung des Masseverlustes durch strahlungsinduzierten Sternwind. Die von Langer

24Unter Spiral In versteht man die schnelle Abnahme der Separation bis hin zum Merging. Dieser Vorgang
wird als eine wichtige Quelle für die Emission von Gravitationswellen diskutiert.



96 Kapitel 3. Evolution massereicher Sterne, Nukleosynthese & das ISM

����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������

����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������
����������

����
����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����
����
����
����

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����
����

����
����
����
����
����
����
����
����

���
���
���
���
���

���
���
���
���
���

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

Roche Lobe Overflow von
OB Stern / Bildung eines

Common Envelope /
Spiral In der kompakten

Komponente

���
���
���
���
���
���

���
���
���
���
���
���

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����
�����

���
���
���
���
���
���

���
���
���
���
���
���

oder

CHB Stern + CHB Stern =
OB Stern + OB Stern

Roche Lobe Overflow
Akkretion durch Empfänger

CHeB Stern + verjüngter OB Stern =
WR + OB

Typ Ibc Supernova des
CHeb Sterns

cc + CHeB (WR) order TZ Objekt

Type Ibc Supernova des CHeB Sterns
=> Binärpulsar oder zwei Runaway Pulsare

Abbildung 3.21: Qualitatives MCB Szenario nach Paczynski (1967) und van den Heuvel und Heise
(1972). Findet nach der Supernova Explosion der Primärkomponente Massentransfer auf den kompakten
Überrest statt, so ist das Objekt eine sehr leuchtkräftige Röntgenquelle; man spricht von Röntgenbinären.
Die Abkürzungen haben folgende Bedeutung: CHB - Kernwasserstoffbrennen; CHeB - Kernheliumbren-
nen; cc - kompakter Begleiter (Neutronenstern oder Schwarzes Loch); TZ Objekt - Thorne-ZytkowObjekt
(Roter Riesenstern mit kompaktem Objekt im Kern)

et al. (1998) diskutierten Modelle konzentrieren sich auf ein wechselwirkendes System aus einem
20M� Primärstern und einem 18M� Begleitstern. Ferner gehen diese Modelle von einer che-
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mischen Zusammensetzung mit einer Metallizität von Z = Z�/4 aus, was die Vernachlässigung
eines möglichen Masseverlustes durch Sternwinde in den Rechnungen rechtfertigen läßt. Abbil-
dung 3.22 gibt die von Langer et al. (1998) untersuchte Konfiguration schematisch wieder.

1 2 1 2

121 2

Hauptreihen Massen
Transfer (case A, AB)

Primärstern normale
Entwicklung bis SN

Primär: SNR
Sekundär: BSG

SN Explosion des
Sekundärsternes

Abbildung 3.22: Schemazeichnung des Entwicklung massiver, enger Binärsysteme nach Langer et al.
(1998)

Langer et al. (1998) fanden dabei für diesen speziellen Fall eine bis zu 1000fache Überhöhung
der 26Al-Erträge im Vergleich zu äquivalenten Einzelsternen. Dieses Ergebnis zeigt, daß die viel-
fach vertretene Annahme der Approximation der MCB-Nukleosynthese durch Einzelsternmodel-
le u.U. als fragwürdig erscheint. Andererseits liegen bislang keine extensiven Untersuchungen
der Auswirkungen von Massentransfer auf die Nukleosynthese in engen Binärsystemen massiver
Sterne vor, welche einen großen Parameterraum abdecken. Auch sind die Sternmodelle, welche
in dieses Wechselwirkungsszenario eingegangen sind, nicht sehr detailiert; so fehlen Masseverlust
und Rotation. Bis zur konsistenten Modellierung eines gekoppelten Systems aus zwei Sternen
ist es wohl noch ein weiter Weg. Es bleibt aber festzuhalten, daß hier durchaus potentielle
Quellkandidaten für die Synthese von 26Al zu suchen sind.

Ein weiters Umfeld für die explosive Synthese von 26Al stellen Novae dar. Novae sind an das
Vorhandensein von engen Binärsystemen leichter Sterne geknüpft. Da es sich hierbei um Objek-
te einer altern Sterngeneration handelt, und darüberhinaus die Zeitskalen und totalen Massen
der 26Al-Freisetzung durch Novae die COMPTEL Beobachtungen nicht erklären können, wird
die Nova-Nukleosynthese von 26Al nur der Vollständigkeit halber im Anhang D diskutiert.

3.2 Wechselwirkungen massereicher Sterne mit dem ISM

3.2.1 Struktur des interstellaren Mediums

In Abschnitt 1.3 war bereits kurz von den Komponenten des interstellaren Mediums die Rede.
Eine feinere Unterscheidung der Strukturen und Zustände des interstellaren Mediums erhält
man, wenn man neben der Temperatur und der Ionisationsstruktur auch nach der Dichte un-
terscheidet (siehe z.B. McKee und Ostriker (1977)):
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1. Heiße Komponente: Extrem dünnes Gas mit einer Anzahldichte N ≈ 10−3 cm−3 und
Temperaturen T ≈ 105...106K, das etwa die Hälfte des Raumes ausfüllt.

2. Diffuses HII-Gas niedriger Dichte: Ausgedehnte Bereiche mit N ≈ 10−2 cm−3 und T ≈
104K, in denen Wasserstoff vollständig ionisiert ist.

3. HII-Regionen: Nach außen klar abgegrenzte Gebiete um massive Sterne, in denen Was-
serstoff vollständig ionisiert ist und Dichten von N ≈ 102...103 cm−3 sowie Temperaturen
von ca. 103...104K herrschen. Diese Strukturen erreichen Radien von ca. 100 pc. In sog.
kompakten HII-Regionen werden teilweise höhere Dichten erreicht.

4. Warmes HI-Gas: Bereiche um kühlere Wolken, in denen der Wasserstoff atomar und
neutral ist. Hier findet man typischerweise N ≈ 0.1...1 cm−3 und T ≈ 103...104 K.

5. Diffuse HI-Wolken: Unregelmäßig strukturierte Verdichtungen, in denen der Wasserstoff
atomar und neutral ist, mit typischen Parametern von N ≈ 20 cm−3, T ≈ 80K. Die
Durchmesser liegen bei diesen Strukturen im Bereich von einigen parsec und die Masse bei
ca. 30M� . Die effektive Dicke dieser Wolkenschicht liegt in der Milchstraße bei 250 pc.

6. Molekülwolken: Meist in Komplexen auftretende Verdichtung neutralen, molekularen Was-
serstoffs und anderer interstellarer Moleküle. Man findet typische Dichten von NH2 ≈
103...106 cm−3, Temperaturen von T ≈ 10...50K, Ausdehnungen von einigen parsec und
Massen bis zu 104M� . Die Komplexe erreichen dabei Durchmesser von ca. 50 pc und
Gesamtmassen von 106M� .

7. Hochenergetische Teilchen der kosmischen Strahlung: Hierbei handelt es sich um eine Teil-
chenstrahlung, die den interstellaren Raum druchflutet und ein großräumiges, interstellares
Plasma bildet.

Während es sich bei den ersten sechs Komponenten um mehr oder minder räumlich getrenn-
te Phasen handelt, durchflutet die kosmische Strahlung den gesamten interstellaren Raum.
Diese kosmische Teilchenstrahlung wird vermutlich in Supernovaschockfronten, Wind-Wind-
Kollisionen und Superschalen beschleunigt und erreicht Energien bis zu einigen TeV. Im Zu-
sammenhang der Strukturbildung im interstellaren Medium und der Sternenstehnung (siehe
nachfolgenden Unterabschnitt) spielt diese Komponente der interstellaren Materie allerdings
keine Rolle, so daß auf sie im folgenden nicht weiter eingegangen werden soll. Von direkterer
Bedeutung in Zusammenhang mit massereichen Sternen hingegen erscheinen Molekülwolken und
Molekülwolkenkomplexe, welche die Bildung massereicher Sterne ermöglichen, sowie (kompakte)
HII-Regionen, welche vermutlich durch die Emission photoionisierender EUV-Strahlung durch
heiße, junge Sterne angeregt werden. Daneben beobachtet man ferner die Ausbildung blasen-
artiger Strukturen u.a. im neutralen HI-Gas des interstellaren Mediums. Diese räumlichen
Strukturen werden auf die Wirkungen energiereicher Sternwinde massereicher Sterne und auf
Supernova-Explosionen zurückgeführt. Diese Strukturen im interstellaren Medium lassen sich
nun ihrerseits mit der Bildung neuer Molekülwolkenkomplexe und dem Auslösen neuer Stern-
entstehungsaktivität in Verbindung bringen. So entsteht aus diesen Einzelteilen schließlich, daß
bereits in der Einleitung präsentierte Bild des Materiekreislaufs in Galaxien (Abbildung 1.2).

3.2.2 Sternentstehung

In den vorangegangen Abschnitten dieses Kapitels wurde die Existenz von Sternen als Beob-
achtungstatsache vorausgesetzt. Die Frage, wie Sterne aber eigentlich entstehen, spielt im Zu-
sammenhang des angestrebten Modells aber eine nicht unwesentliche Rolle. So stellen sich u.a.
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folgende Fragen: Über welchen Zeitraum hinweg entstehen Sterne in lokalisierten Gebieten?
Gibt es ein (annähernd) invariantes Massenspektrum mit dem Sterne in einer Region entstehen?
Gibt es Zusammenhänge ziwschen der Massenverteilung und der Dauer bzw. Rate mit der Ster-
ne sich bilden? Was löst die Sternentstehung aus?
Im Rahmen des hrydrostatischen Bildes des Sternaufbaus stellte die Eigengravitation eines Ster-
nes den für den Zusammenhalt des Objektes ausschlaggebenden Faktor dar. J.H. Jeans (1902,
1928) zeigte in seiner Analyse homogener Gaskugeln erstmals ihre Bedeutung für die Kontrakti-
on von Gaskonzentrationen. Mit Hilfe einer Störungsuntersuchung eines anfänglichen Gleichge-
wichtszustandes fand er folgende kritischen Bedingungen der Lineardimension bzw. der Masse
für Kontraktion (Impolsion) einer Wolke:

L > LJ =

√
πc2s
4Gρ0

=
7.822
µ̄

√
T

NH
[pc] (3.29)

M > MJ =
(

πkT

4Gµ̄mH

)3/2

ρ
−1/2
0 =

11.74
µ̄2

√
T 3

NH
[M� ] (3.30)

LJ bezeichnet die Jeanslänge undMJ die Jeansmasse. Überschreitet eine Wolke die in den Glei-
chungen 3.29 und 3.30 formulierten Bedingungen, kann der thermische Druck, welcher durch T
und N charakterisiert ist, nicht mehr den nach innen gerichteten Gravitationsdruck kompensie-
ren - es kommt zum Kollaps. In Tabelle 3.4 sind einige Werte für die Jeanslänge und Jeansmasse
in Abhängigkeit von den Wolkenparametern widergegeben. Eingehende Untersuchungen selbst-
gravitierender Kugeln haben gezeigt, daß die von Jeans extrahierten Kriterien sich nur durch
Faktoren der Größenordnung eins von exakteren Ergebnissen unterscheiden.

LJ [pc] MJ [M� ]
NH T 10 100 1000 K 10 100 1000 K
0.1 60 190 602 700 22000 7.0 · 105
1 19 60 190 220 7000 2.2 · 105
10 6.0 19 60 70 2200 7.0 · 104
100 1.9 6.0 19 22 700 2.2 · 104
1000 0.6 1.9 6.0 7 220 7.0 · 103

Tabelle 3.4: Jeanslänge LJ in pc und Jeansmasse MJ in Sonnenmassen für eine Auswahl von Werten
für die Anzahldichte an Wasserstoffatomen NH [cm−3] und kinetische Temperatur der Gaswolke. Die
Berechnungen basieren auf einer Wahl von µ̄ = 1.3, was einem Anteil von einem Heliumatom pro 10
Wasserstoffatomen entspricht.

Vergleicht man die oben angeführten Grenzparameter mit entsprechenden Werten interstellarer
Materie in den verschiedenen Formen, so ergeben sich für typische Molekülwolken Werte für
LJ und MJ , welche nach den Jeans-Kriterien zu einem Kollaps und damit zu Sternentstehung
führen müssen. Es zeigt sich damit, daß dichte, kalte Molekülwolken die wahrscheinlichsten
Umgebungen für Sternentstehung sind. Dieser Befund deckt sich mit der Tatsache, daß man
als junge Protosterne interpretierte Objekte, welche eine intensive Infrarotstrahlung aussenden
(siehe unten), ausschließlich in dichten Molekülwolken und Wolkenkomplexen beobachtet.
Auslösend für eine Gravitationsinstabilität einer Wolkenstruktur können sich Dichtewellen, wie
sie durch die galaktischen Spiralarme hervorgerufen werden, oder Schockwellen durch Mate-
rieströmungen (z.B. Schocks durch Supernovae, stellare Winde oder großskalige Superblasen
und -winde) auswirken (Bonnell et al. 1997). Auch können ambipolare Diffusion (Mouscho-
vias 1991) und die Dissipation von Turbulenzen (Nakano 1998) eine Gravitationsinstabilität
auslösen. Darüberhinaus wirken thermische Instablitäten unterstützend für einen Gravitations-
kollaps. Der Energiehaushalt des kollabierenden Gases ist so lange durch Strahlungskühlung
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dominiert, wie das Gas optisch durchlässig für IR Strahlung ist. Die Abkühlung des kollabie-
renden Gases nimmt dabei mit steigender Dichte zu, da der Energieverlust durch Abstrahlung
proportional zum Dichtequadrat des Gases ist (dErad ∝ ρ2).
Instabile Molekülwolken und Wolkenkomplexe findet man vorwiegend im Massenbereich zwi-
schen 103 und 106M� , während Sterne sehr selten mit Massen über 100M� beobachtet werden.
Eine mögliche Erklärung für diese Diskrepanz liegt im Mechanismus der Fragmentierung. Bei
der Fragmentierung zerbricht eine Molekülwolke während der Kontraktion in kleinere Teilwol-
ken, welche selbst auf ihr individuelles Massenzentrum hin kontrahieren. Bei isothermer Kon-
traktion der Wolke (beachte: Kompressionswärme kann sehr effektiv im Bereich des Infraroten
abgestrahlt werden.) nimmt die Größe der für sich kollabierenden Teilvolumina ab (ρ̄ ∝ R−3).
Begünstigt wird die Fragmentierung durch die inhomogene innere Struktur der Ausgangswolken.
Auf diese Weise entsteht eine selbstähnliche Struktur. Der Prozeß der Fragmentierung kommt
durch zunehmende Verschmelzung kleinerer Strukturen und vor allem durch den Übergang zu
optisch dichten Bedingungen zum Erliegen. Die kleinsten Strukturen liegen im Bereich von
0.1M� , während die größten Fragmente Massen von einigen 100M� aufweisen.
Realistische Betrachtungen müssen zu dem auch den Drehimpuls und das Magnetfeld der in-
terstellaren Materie berücksichtigen. Der Drehimpuls pro Masseneinheit ist im interstellaren
Medium typischerweise von der Größenordnung J ≈ 1018ms−2M� −1, was bei einer Kontrak-
tion einer Wolke von einer Sonnenmasse auf R = 1R� einer Rotationsgeschwindigkeit an der
Oberfläche von V ≈ 3 · 106 km s−1 entspräche und weit über der Stabilitätsgrenze läge. Die-
ses Beispiel zeigt, daß der Drehimpuls schon während des Kollapses der interstellaren Wolken
von entscheidender Bedeutung ist, und daß die Sterne den ursprünglichen Drehimpuls ihrer
Materie schon während ihrer Entstehung verloren haben müssen. Aus Beobachtungen der Be-
wegungsverhältnisse in Sternhaufen und Assoziationen folgt, daß die Wolkenrotation schon früh
erheblich gebremst worden sein muß. Wie sich aus Untersuchungen ergibt, scheint das in-
terstellare Magnetfeld, daß weitestgehend in das interstellare Medium eingefroren25 ist, einen
wirksamen Prozeß zur Abbremsung der Rotation zu ermöglichen. Ferner unterstützt der ma-
gnetische Druck den Gasdruck gegen die Gravitationswirkung, so daß der Kollaps verzögert
wird. Während die Feldstärke des interstellaren Magnetfeldes mit etwa 10−6 Gauß sehr gering
ist, beläuft sich die magnetische Energie pro Masseneinheit auf 1011 erg g−1 (bei M ∼ 105M�
folgt Emag ∼ 1049 erg). Das Magnetfeld folgt den Spiralarmen der Galaxis. Es verläuft al-
so angenähert in Kreisen um das galaktische Zentrum und kann daher auf den Größenskalen
der interstellaren Wolken als angenähert homogen betrachtet werden. Bewegungen der Wolken
senkrecht zur Radialrichtung werden daher kaum beeinflußt, während eine bereits kontrahierte
Wolke, welche auf Grund der Drehimpulserhaltung mit einer relativ großen Winkelgeschwindig-
keit rotiert, beginnt, das eingefrorene Magnetfeld aufzuwickeln. Dadurch wird die Rotation der
Wolke abgebremst. Während der späteren Entwicklung zum Protostern wird das Magnetfeld
aus dem Kernbereich durch ion slip26 verdrängt.
Die am Ende des Fragmentierungsprozesses entstandenen, sich noch nicht im hydrostatischen
Gleichgewicht befindlichen Gaskonzentrationen nennt man Protosterne. Als Beginn der Proto-
sternphase definiert man den Zeitpunkt, ab welchem das nun mehr angenähert sphärische Objekt
optisch dicht für die eigene thermische Strahlung wird. Ab dieser Phase sind die Abkühlme-

25Eingefroren meint in diesem Zusammenhang, daß die Träger des Feldes und das Medium, in welchem das
Feld wirkt, identisch sind.

26Mit fortschreitendem Kollaps und entsprechend wachsender Materiedichte rekombinieren die geladenen Teil-
chen der interstellaren Materie immer häufiger, während die äußere ionisierende Strahlung immer mehr abge-
schirmt wird. Damit sinkt die Zahl der an das Magnetfeld koppelnden Ladungsträger so stark ab, daß deren
Wechselwirkungen die neutralen Teilchen nicht mehr gegen den Kollaps stabilisieren können. Die geladenen Teil-
chen bleiben samt Magnetfeld außerhalb des nun langsamer rotierenden Protosterns. Diesen Prozess nennt man
ion slip.
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Abbildung 3.23: Verlauf der Zentraltemperatur T0 eines kollabierenden, sphärischen Wolkenfrag-
ments bis zum Eintritt in die Hauptreihenphase des Sterns in Abhängigkeit von der Zentraldichte (teils
schematisch).

chanismen deutlich weniger effizient und es kann zur Aufheizung des Objektes kommen. Junge
Protosterne haben typischerweise Radien im Bereich 106R� . Wie Abbildung 3.23 zeigt verläuft
die Entwicklung des Kerns des Protosternes zum Hauptreihenstern im wesentlichen in drei wei-
teren Schritten. Auf Grund der Strahlungsheizung des nun optisch dichten Gases bildet sich ein
erster quasi-hydrostatischer Kern aus, innerhalb dessen der Kollaps durch einen raschen Druck-
anstieg gestoppt wird. Die Zentraldichte steigt dabei auf etwa 10−10 g cm−3, und die Temperatur
liegt im Bereich von ca. 100 K. Dieser quasi-hydrostatische Kern kontrahiert im Rahmen der
Kelvin-Helmholtz-Zeitskala (siehe Gleichung 3.10) bis seine Zentraltemperatur etwa auf 103K
angestiegen ist. War während des Kollapses der Temperaturgradient im Zentralbereich auf
Grund der Schockheizung gering, bildet sich während der quasi-hydrostatischen Phase eine star-
ke Konvektion im Kern des Protosterns aus. Auf Grund der angestiegenen Temperatur setzt
nun die Dissoziation des molekularen Wasserstoffs ein, welche zu einer Druckminderung führt
und einen zweiten Kollaps mit nur geringem Temperaturanstieg auslöst. Wenn der Wasserstoff
vollständig dissoziiert ist, bildet sich ein zweiter quasi-hydrostatischer Kern mit einer Dichte von
10−3 g cm−3 und einer Temperatur von ca. 104K, welcher seinerseits auf der Kelvin-Helmholtz-
Skala kontrahiert und von einem konvektiven Kern begleitet ist. Ist die Masse des Kerns nun
größer als ungefähr 0.08M� so kann die Temperatur und Dichte im Kern soweit ansteigen, daß
die Bedingungen für ein zentrales Wasserstoffbrennen erfüllt werden. Der Protostern geht dann
in einen Hauptreihenstern über. Bei kleineren Kernmassen wird lediglich das vorhandene Deu-
terium verbrannt, und es kommt zum Abkühlen und Erlöschen des Objektes. Man spricht hier
von Braunen Zwergen, welche aus dem Blickwinkel der Bildung und Entwicklung kosmischer
Objekte ein Bindeglied zu den Riesengasplaneten bilden könnten. Das oben gezeichnete Bild
von den verschiedenen Phasen des Protosternes geht auf detailierte numerische Berechnungen
von Boss und Yorke (1995) zurück.
Ein für die astronomische wie astrophysikalische Interpretation wichtiges Werkzeug stellt das
sogenannte Hertzsprung-Russell Diagramm (HRD) dar. Dabei werden als Abszisse die Effek-
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tivtemperatur Teff
27 in absteigender Richtung und als Ordinate der Zehnerlogarithmus der

Leuchtkraft in Einheiten der Sonnenleuchtkraft aufgetragen. Im Rahmen der astronomischen
Beobachtung werden oft auch äquivalente Größen für die Achsen verwendet, so z.B. Leuchtkräfte
in Magnituden oder der Spektraltyp (Anhang B). Protostellare Objekte findet man im HRD
im Bereich niedriger Leuchtkräfte und Effektivtemperaturen. Ihre Entwicklung folgt dabei der
für eine Anfangsmasse typischen Geburtslinie. Während der konvektiven Phasen findet man
zusätzlich für jedes Wertepaar aus Masse und Leuchtkraft einen unteren Grenzwert für die Ef-
fektivtemperatur. Die Kurve, welche diese Minima im HR-Diagramm beschreiben, nennt man
Hayashi-Linie. Sie verläuft nahezu parallel zur Ordinantenachse.
Durch einen Überschuß an Drehimpuls der meisten Wolkenfragmente kann sich während des
Kollaps der Protosternkomplex abplatten, so daß sich scheibenförmige Protosterne oder gar in
sich instabile Ringe bilden, welche selbst wieder fragmentieren und evtl. der Ausgangspunkt für
häufig beobachtete Mehrfachsysteme sein könnten.
Nach den heute gängigen Vorstellungen ist der Kollaps des Protosterns mit einer Akkretion
von zusätzlichem Gas aus der umgebenden Molekülwolke verbunden. Dieses Szenario stellt eine
plausible Erklärung für die Entstehung von Sternen bis zu etwa 8 bis 10 M� dar. Unterstützt
wird dieses Bild durch die Beobachtung zahlreicher Akkretionsscheiben um junge, protostellare
Objekte wie z.B. T Tauri Sterne. Auch legt die Beobachtung von bipolaren Jets bei Vorhauptrei-
hensternen28 in sogenannten Herbig Haro Objekten diese Interpretation nahe, da die Akkretion
aus einer Scheibe in der Regel mit der Bildung eines zur Scheibe orthogonalen Jets verbunden
ist. Für den Bereich der massiven Sterne ist die Diskussion allerdings sehr kontrovers. Einfache
Akkretionsmodelle (Yorke und Krügel 1977, Wolfire und Cassinelli 1987, Beech und Mitalas
1994) haben gezeigt, daß bei Protosternen mit Kernmassen größer als 10M� der Strahlungs-
druck in der Lage ist, den Einfall von Materie zu stoppen und sogar in einen Wind umzukehren.
Zur Zeit werden zwei unterschiedliche Szenarien für die Bildung massereicher Sterne diskutiert:

1. Koagulation oder Verschmelzung: Dabei wird der massive Stern durch die Verschmelzung
von Sternen leichter und mittlerer Massen gebildet. Dieses Bild wurde u.a. von Bonnell
et al. (1998) ausgearbeitet. Als Beobachtungsargument wird von diesen Autoren die Beob-
achtung von zahlreichen massiven Sternen im Kernbereich des jungen Trapezium Clusters
im Orion Nebel Komplex (ONC) angeführt. Bestimmt man die typische Jeansmasse für
Wolkenfragmente im ONC, so stellt sich heraus, daß bei typischen Temperaturen von 20 K
MJ ≤ 0.3M� gilt. Andererseits zeigt eine Untersuchung der Cluster Dynamik im Zusam-
menhang mit der Akkretion von Gas, daß die Kernbereiche der Cluster durch die Akkretion
innere Energie verlieren und damit kontrahieren müssen. Diese Kontraktion führt aber zu
einer höheren Sterndichte im Kernbereich und so zu einem steigenden Einfangquerschnitt
für die Clustermitglieder. So können sich durch häufiger werdende Wechselwirkungen
massive Sterne bilden.

2. Akkretion mit massenabhängiger Akkretionsrate: Dieses Szenario folgt im Prinzip dem
klassischen Schema der Massenakkretion auf den Protostern. In einer breit angelegten
Parameterstudie konnten Norberg und Maeder (2000) zeigen, daß eine zu größeren Massen
hin ansteigende Akkretionsrate die beobachteten Parameter massiver Vorhauptreihenster-
ne erklären kann. Sie fanden dabei, daß eine Beziehung der Form 3.31 mit den Parametern
φ ≈ 1.5 und Ṁref = 10−5M� yr−1 die beste Einhüllende im HR-Diagramm für die beob-

27Die Effektivtemperatur entspricht der Temperatur, welcher ein idealer Schwarzkörper haben müßte, um das
gemessene thermische Sternspektrum zu reproduzieren.

28PMS = pre main sequence stars
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achteten Objekte ergibt.

Ṁaccr = Ṁref ·
(

M

M�

)φ
(3.31)

Der so gefundene Zusammenhang liegt für die erhaltenen Parameter in guter Überein-
stimmung mit den von Wolfire und Cassinelli (1987) gefunden Schranken für Akkretions-
raten. Nach unten hin werden die Akkretionsraten durch die Bedingung, daß der Impuls
des Akkretionsflusses größer als der Strahlungsdruck sein muß, begrenzt. Die obere Gren-
ze ist durch die Bedingung gegeben, daß die durch den Akkretionsschock hervorgerufene
Leuchtkraft kleiner als die Eddington Leuchtkraft sein muß. Die vonWolfire und Cassinel-
li (1987) gefundene Rückwirkung des Protosterns auf die Zusammensetzung speziell des
Staubs konnte allerdings mit den vorliegenden Modellen von Norberg & Maeder nicht un-
tersucht werden. Andererseits erlaubt das von Norberg und Maeder (2000) vorgeschlagene
Modell eine Abschätzung der oberen Massengrenze bis zu der Sterne nach dem Akkreti-
onsmodell entstehen können. Das gefundene Limit liegt im Bereich Mmax < 300M� .

Wie eben bereits angeklungen ist, entstehen Sterne mit einem gewissen Massenspektrum. Man
spricht hier von einer Anfangsmassenverteilung29. In einer klassichen Arbeit über den Zu-
sammenhang von Leuchtkraftfunktion und Sternentwicklung hat Salpeter (1955) eine einfache
Beschreibung für das Anfangsmassenspektrum extrahiert. Er fand folgenden Zusammenhang
zwischen der Anfangsmasse und der Wahrscheinlichkeit einen Stern einer gegebenen Masse zu
beobachten:

ρ(m) ∝ m−2.35. (3.32)
In vielen theoretischen Arbeit dient diese Parametrisierung der Beschreibung der Massenvertei-
lung einer Sternpopulation. Im Zusammenhang der Beschreibung von Sternpopulationen muß
darüberhinaus eine untere Massengrenze von etwa 0.08M� berücksichtigt werden, welche durch
die minimale Masse zur Auslösung von Kernwasserstoffbrennen definiert ist. Ob eine physikali-
sche obere Massengrenze für Sterne existiert, ist bislang ungeklärt, jedoch liegen die Massen der
schwersten, beobachteten Sterne unter 200M� . Viele theoretische Betrachtungen zur IMF und
ihrem Ursprung gehen daher von der Existenz eine oberen Stabilitätsgrenze aus; so könnte z.B.
das Überschreiten der Eddington-Leuchtkraft oder der kritischen Rotationsgeschwindigkeit eine
obere Grenze definieren. Elmegreen (2000) hat den aktuellen Stand des theoretischen Verständ-
nisses des Anfangsmassenspektrums umfassend zusammengestellt.
Die seit den 50er Jahren wesentlich verbesserte Beobachtungssituation hat in der Vergangen-
heit zu einer größeren Zahl von empirisch bestimmten Anfangsmassenspektren geführt. Für die
Beschreibung der empirisch bestimmten Massenverteilungen werden aber auch heute noch zu
meist Potenzgesetze ähnlich der Beschreibung von Salpeter (1955) benutzt, wobei mehrere Stei-
gungen für unterschiedliche Massenintervalle angenommen werden. Weite Verbreitung hat das
Resultat von Scalo (1986) im Bereich der massereichen Sternen mit einem Steigungskoeffizienten
von -2.7 gefunden. Unter anderem haben Kroupa et al. (1991) gezeigt, daß die Bestimmung der
Anfangsmassenverteilung am oberen Ende der Massenskala durch nicht-aufgelöste Binärsysteme
systematisch zu flacheren Steigungskoeffizienten neigt. In seinem Review kommt Kroupa (1998)
zu dem Schluß, daß die Anfangsmassenverteilung durch eine Abfolge von vier Potenzgesetzen
beschrieben werden kann, wobei der für diese Massenbereich der massereichen Sterne durch eine
Steigung von -2.7 beschrieben wird. Malkov und Zinnecker (2001) haben in einer Monte Carlo
Studie gezeigt, daß nicht-aufgelöste Binär- und Mehrfachsysteme auch im Bereich der leichten
Sterne zu einer steileren Anfangsmassenfunktion führen. Insbesondere im Massenbereich unter
1M� könnte ein großer Prozentsatz der beobachteten Abflachung des Massenspektrums auf
diesen Effekt zurückzuführen sein.

29IMF = initial mass function
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Unabhängig von diesen Unterschieden scheint die Anfangsmassenfunktion in allen beobachteten
Systemen nahezu unabhängig von den Systemparametern zu sein, wobei allerdings die Streuung
auf Grund statistischer Effekte relativ groß ist (Elmegreen 2000). Abbildung 3.24 zeigt den
Steigungsparameter als Funktion der mittleren logarithmischen Masse für verschiedene Stern-
haufen nach Scalo (1998). Kroupa (1998) zeigte dies bezüglich, daß die Genauigkeit, mit der die
IMF aus Beobachtungen bestimmt werden kann prinzipiell statistisch begrenzt ist. Einen nicht
unwesentlichen Einfluß hat dabei die Tatsache, daß Sterne nicht instantan entstehen sondern
in einem dynamischen Prozess, dessen Zeitskala verglichen mit der Sternentwicklung zwar kurz
aber insbesondere im oberen Massenbereich nicht vernachlässigbar ist. Diese Argumente gel-
ten verstärkt für Bescheribung von Populationen geringer Populationsstärke, wie sie in offenen
Sternhaufen und OB Assoziationen realisiert sind.
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Abbildung 3.24: Steigungskoeffizienten des Anfangsmassenspektrums als Funktion der mittleren loga-
rithmischen Sternmasse für verschiedene Sternhaufen (Scalo 1998). Die gestrichelte Linie markiert die
Steigung eines Salpeter-Massenspektrums in der Darstellung Γ = γ − 1, wobei γ die dargestellten Stei-
gungskoeffizienten sind. Insbesondere für Sternmassen über 3M� ergibt sich ein Mittelwert für γ von
etwa 1.35 (vgl. Salpeter).

3.2.3 Photoionisation des interstellaren Mediums

Haben sich in einem Sternentstehungsgebiet massereiche Sterne mit entsprechend hohen Ener-
gieproduktionsraten und Effektivtemperaturen gebildet, so beginnen diese quasi-instantan mit
dem Eintritt in der Hauptreihenphase das sie umgebende Medium auf Grund ihrer intensiven
EUV-Strahlung zu ionisieren. Elektromagnetische Strahlung mit Wellenlängen unter 91.2 nm
ist in der Lage das im interstellaren Medium häufigste Element Wasserstoff zu ionisieren. Für
die einfache Ionisation von Helium sind Wellenlängen unterhalb von 50.4 nm erforderlich, was
dem ersten Ionisationpotential von Helium bei 24.6 eV entspricht. Die weitere Ionisation von
He+ erfordert 54.4 eV und spielt im interstellaren Medium eine vergleichsweise geringe Rolle.
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B. Strömgren zeigte, daß der Anteil x (Ionisationsgrad) photoionisierter Materie im Umfeld hei-
ßer, massereicher Sterne über einen großen Bereich der Abstände vom anregenden Stern nahezu
konstant bei eins liegt und erst in großen Entfernungen in einem sehr schmalen Entfernungs-
intervall auf null absinkt. Da die emittierte Strahlung im interstellaren Medium kontinuierlich
absorbiert wird, ist das durch den Stern ionisierbare Volumen abhängig von der Teilchendichte
des umgebenden Mediums durch die totale Rekombinationsrate im ionisierten Volumen be-
grenzt. Mit dem Radius RS eines Kugelvolumens gilt im Ionisationsgleichgewicht für ein reines
Wasserstoffgas

4π
3
R3
S(x · n)2β2 = Q0, (3.33)

wobei x den Ionisationsgrad, n die Teilchendichte des ionisierten Mediums, β2 den totalen Re-
kombinationskoeffizienten und Q0 den ”Quellstrom“wasserstoffionisierender Photonen des anre-
genden Sterns meint. Mit x ∼ 1 folgt so der Strömgren-Radius eines photoionisierten Volumens
im interstellaren Medium um heiße, junge Sterne zu:

RS =
(
3
4π

Q0

n2β2

)1/3

. (3.34)

Wird diese Betrachtung auf ein interstellares Medium mit gegebener chemischer Zusammenset-
zung ausgedehnt, zeigt sich bezüglich des Wertes für den Strömgren-Rdaius nur ein geringer
Effekt. Allerdings kann auf Grund der unterschiedlichen Ionisationspotentiale auf eine Struk-
turierung des Ionisationsgrades verschiedener Spezies mit zunehmendem Abstand vom Stern
geschlossen werden. Die bereits im Zusammenhang der Gleichgewichtsanalyse der stellaren
Energieproduktion eingeführte Saha-Gleichung erlaubt die detaillierte Berechnung der Ionisati-
onsstruktur im Rahmen von Strahlungstransportmodellen. Abbildung 3.25 zeigt eine schemati-
sche Darstellung der Verteilung schwerer Elemente und ihrer Ionen im statischen Bild kompakter
HII-Regionen, wobei nach zwei Fällen für die Effektivtemperatur des anregenden Sterns unter-
schieden wird.
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O, N

H, He, O

SRS

O++                                         O+

H+, He+                           H+, He

O++, N++

H+, He+

Abbildung 3.25: Ionisationsstruktur verschiedener Elemente in kompakter HII-Regionen in Abhängig-
keit von der Effektivtemperatur des Sterns

Zweifach ionisiertes Helium findet man auf Grund des hohen zweiten Ionisationspotentials nur
in den Zentralbereichen kompakter HII-Regionen um die heißesten Sterne.
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HII Region zählen zu den im Rahmen der Beobachtung auffälligsten Erscheinungen der Milch-
straße und anderer Galaxien. Sie zeichnen sich durch eine Vielzahl optischer Emissionslinien
wie z.B. der Balmer-Linien des Wasserstoffs oder aber der verbotenen Linien von ionisiertem
Sauerstoff oder Stickstoff aus. Darüberhinaus sind Gebiete der ionisierten interstellaren Materie
Quellen reichhaltiger spektraler Signaturen im Bereich der Radiostrahlung. So führt die An-
regung sehr hoch liegender gebundener Zustände von Wasserstoff zu charakteristischen Linien
im Radiobereich, während die thermische Bremsstrahlung freier Elektronen im elektrischen Feld
der Ionen zur Emission eines Radiokontinuums führt30.
Bei der Photoionisation wird die Überschußenergie der EUV-Photonen, welche nicht zur Über-
windung des Ionisationspotentials benötigt wird, in kinetische Energie der freien Elektronen
umgesetzt (der Rückstoß der Protonen bzw. Ionen kann vernachlässigt werden). Diese kine-
tische Energie wird auf einer sehr kurzen Zeitskalen in elastischen Elektron-Elektron-Stößen
gleichmäßig auf das Elektronengas verteilt, so daß die Photoionisation zu einer Strahlungs-
heizung des Elektronengases führt. In elastischen Elektron-Proton-Stößen bzw. Elektron-Ion-
Stößen wird solange Energie an die positiv geladene Komponente des interstellaren Mediums
übertragen, bis sich schließlich ein energiegleichgewicht einstellt. Als dritte Komponente wird
ein Teil der Energie darüberhinaus in elsatischen Stößen der Protonen bzw. Ionen mit den
verbliebenen neutralen Atomen aus diese transferiert. Da die Zeitskalen dieser elstischen Stöße
deutlich kleiner als die Zeitskalen entsprechender inelastischer Stöße sind, verläuft die Equili-
brierung der kinetischen Energie im interstellaren Plasma schneller als der Energieverlust durch
inelastische Prozesse. Die Energie wird also thermalisiert, und es kann den drei Komponenten
des interstellaren Mediums eine einheitliche Temperatur im gaskinetischen Sinne zugewiesen
werden. Typische Werte der Temperatur des photoionisierten interstellaren Mediums liegen im
Bereich zwischen 5000 und 10000 K.
Während die explizite Berücksichtigung der chemischen Zusammensetzung keine großen Ab-
weichungen der resultierenden Strömgren-Radien ergibt, hat eine evtl. vorhandene staubhal-
tige Komponente des interstellaren Mediums um massereiche Sterne einen erheblichen Einfluß
auf die Entwicklung der Strömgren-Sphäre: Die Extinktion des Sternlichts durch interstellare
Staubteilchen führt zu einer merklichen Reduktion des Strömgren-Radius, der bei einem als kon-
stant angenommenen Gas/Staub-Verhältnis zu dem von der Dichte des interstellaren Mediums
abhängt. Der wichtigste Parameter für die Berechnung des Reduktionsfaktors RS ′/RS ist die
optische Dicke τvs des Staubs für die Weglänge RS unmittelbar unterhalb der Lyman-Grenze bei
91.2 nm. Tabelle 3.5 listet die Reduktionsfaktoren in Abhängigkeit von der visuellen Extinktion
AV ; dabei gilt τvs ≈ 4 ·AV .

AV [mag] 0.1 0.5 1.0 2.0 5.0 10
RS ′/RS 0.91 0.70 0.56 0.42 0.25 0.15

Tabelle 3.5: Reduktionsfaktoren der Strömgren-Radien bei Berücksichtigung von Extinktion der EUV-
Strahlung durch interstellaren Staub (nach L. Spitzer)

Neben den kompakten HII-Regionen und Riesen-HII-Regionen belegten Disperionsmessungen
an Pulsaren und die Beobachtung sehr lichtschwacher interstellarer Emissionslinien die Existenz
einer warmen, ionisierten diffusen Komponente des interstellaren Mediums. Dieses Medium
erstreckt sich in der Milchstraße bis zu Entfernungen von 1 kpc von der galaktischen Scheibe
(Reynolds 1991). Seit seiner Entdeckung sind die Ionisationsquellen diese diffusen ionisierten

30In Kapitel 5 wird ein einfaches Modell zur Berechnung der Bremsstrahlungsintensität durch Photoionisation
um OB Assoziationen vorgestellt. Das besondere Interesse an diesem Aspekt rührt aus der positiven Korrelati-
on der 1.809 MeV Intensitätsverteilung mit der von COBE beobachteten Verteilung der Intensität thermischer
Bremsstrahlung bei 53 GHz her (Bennett et al. 1996, Knödlseder et al. 1999a)
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Mediums vielfältig diskutiert worden (Zurita et al. 2000, Mathis 2000, Dove et al. 2000b). Der
Verlust von EUV-Photonen massereicher Sterne in HII-Regionen um OB Assoziationen und jun-
ge Sternhaufen erscheinen dabei als die wahrscheinlichste Quelle. Dove und Shull (1994) und
Dove et al. (2000a) haben die Photoionisation dieser Komponente des interstellaren von Schei-
bengalaxien durch massereiche Sterne in Superblasen eingehend studiert und gezeigt, daß die
Transmission von EUV-Photonen durch Superblasen genügend intensiv ist, um die beobachteten
Eigenschaften der sogenannten Reynolds-Schicht zu erklären.

Ein bislang vernachlässigter Aspekt in der Beschreibung von HII-Regionen als Strömgren-Sphären
ist die Tatsache, daß sich Ionisation mit beschränkter Geschwindigkeit abläuft. Die Ionisation
des umgebenden Mediums verläuft auf Zeitskalen, die zur einer Ausbreitung der Ionisations-
struktur mit Geschwindigkeiten führen, welche deutlich unter der Lichtgeschwindigkeit liegen.
Man spricht dabei von der Ausbreitung einer Ionisationsfront. Abbildung 3.26 zeigt die schema-
tische Entwicklung einer derartigen Ionisationsfront bis zur Strömgren-Sphäre in drei Schritten.
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Abbildung 3.26: Die Entwicklung einer HII-Region im schematischen Überblick: (a) die Frühphase
ist durch die freie Expansion der Ionisationsfront gekennzeichnet; (b) in der zweiten Phase treibt das
warme ionisierte Medium eine Schockfront in das umgebende ISM; (c) das Endstadium ist durch ein
Druckgleichgewicht zwischen innerer und äußerer Phase gekennzeichnet.

Während der Frühphase breitet sich die Ionisationsfront frei im umgebenden Medium aus, wo-
bei bis zu Radien von etwa dem Strömgren-Radius das ionisierte Gas dieselbe Dichte hat wie
die Umgebung. In der zweiten Phase breitet sich eine Schockwelle (Ionisationsschock) in das
umgebende Medium aus, welche durch die Ausdehung des warmen ionisierten Mediums bedingt
wird. Bei dieser Expansion wird das umgebende Medium in radialer Richtung beschleunigt,
so daß schließlich das neutrale Medium aufgesammelt und zu einer dünnen Hülle komprimiert
wird. Die Expansion der Schockfront kommt zum Erliegen, wenn der innere Druck sich dem
Außendruck annähert. Die HII-Region geht dabei in die dritte Phase über. Man spricht dann
von einer dichtebegrenzten HII-Region (siehe z.B. Dyson und Williams (1997)). Diese alten
HII-Regionen zeichnen sich durch Radien von einigen zehn Strömgren-Radien und Dichten des
ionisierten Mediums im Promille-Bereich der Ausgangsdichten aus.
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3.2.4 Expansion von Windblasen

Herbig (1968) leitete aus der Beobachtung optischer Linien im Spektrum des Sterns ζ Oph
die Existenz einer dünne Schicht (d ≤ 0.15 pc) interstellarer Materie sehr hoher Dichte (n ∼
500 cm−3) ab. Die nachfolgenden UV-Beobachtungen erhärteten diesen Befund. Von diesen
Beobachtungen angeregt haben u.a. Pikel’Ner (1968), Avedisova (1972), Dyson und de Vries
(1972) und Dyson (1973) die Wechselwirkung von starken Sternwinden mit dem zirkumstellaren
Medium31 untersucht und gezeigt, daß die Winde das interstellare Medium aufsammeln und zu
einer dünnen Schale komprimieren. Castor et al. (1975b) und Weaver et al. (1977) haben die
Struktur und Entwicklung dieser sogenannten interstellaren Blasen32 in einem eindimensionalen,
sphärisch-symmetrischen Modell untersucht. Abbdildung 3.27 zeigt den vonWeaver et al. (1977)
gefundenen schematischen Aufbau einer Windblase.
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Abbildung 3.27: Schematischer Aufbau einer stellaren Windblase im interstellaren Medium nachWea-
ver et al. (1977)

In diesem Bild können vier verschiedene Zonen in einer Windblase unterschieden werden:

1. Der Bereich des ungestörten, überschallschnellen Sternwinds, der sich zwischen dem Stern
und R1 erstreckt.

2. Die Region des geschockten Sternwinds zwischen R1 und RC .

3. Das geschockte, zu einer Hülle ausgesammelte interstellare Medium zwischen der Kontakt-
diskontinuität bei RC und dem äußeren Radius R2.

4. Das ungestörte interstellare Medium außerhalb der Windblase.

Nach Weaver et al. (1977) kann die Entwicklung in drei Schritte unterteilt werden:

1. In der Frühphase expandiert die Blase so schnell, daß Energieverluste durch Strahlungs-
emission vernachlässigt werden kann. Während dieser Zeit ist die Blase durch die Masse

31CSM = circum-stellar medium
32ISB = interstellar bubble
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des Sternwindes dominiert. Die Menge an aufgesammelter Umgebungsmaterie ist ver-
nachlässigbar klein. Jeder Teil des Systems kann als adiabatische Expansion beschrieben
werden, wobei die Unterschiede zur Beschreibung der Expansion von Superova-Überresten
nach Taylor (1950) nur in der konstanten Energiezufuhr begründet sind. Bereits Avedisova
(1972) hat gezeigt, daß diese Phase sehr kurz ist und daher schwer zu beobachten ist.

2. Während der folgenden Phase kollabiert die Zone des aufgesammelten interstellaren Medi-
ums auf Grund der nun effizienter werdenden Strahlungskühlung (∝ n2

S) zu einer dünnen,
isobaren Schale. Der innere Teil dieser warmen Hülle (T ∼ 104K) steht in Kontakt zur
heißen Zone (T > 106K) des geschockten Sternwinds. Der Energiefluß durch Wärmelei-
tung wird dabei durch Verdampfung von Materie aus der dichten Schale im Gleichgewicht
gehalten, was allerdings teilweise erheblichen Einfluss auf die Dynamik hat. Die Zone des
geschockten Windes ist allerdings noch nicht radiativ, d.h. ihre innere Energie ist erhal-
ten. Diese Phase nimmt den Großteil der Gesamtentwicklungszeit ein, und im Zuge der
Expansion erreichen die Windblasen während dieser durch die dünne Schale charakteri-
sierte Phase typische Radien von einigen 10 pc. Abbildung 3.28 zeigt Temperatur- und
Dichteprofil einer Windblase während dieser Phase der Entwicklung.

Abbildung 3.28: Temperatur und Dichte als Funktion des Abstands zum erzeugenden Stern (Quelle:
Weaver et al. (1977)); Die Abbildung zeigt die Profile für ein Modell mit konstanter Windleistung von
Lw = 1.27×1036 erg s−1 in einem homogenen Medium der Dichte n0 = 1 cm−3 zum Zeitpunkt t = 1Myr.

Auffallend ist die mit setigenden Radius starke Abnahme der Dichte im Bereich des un-
gestörten Sternwinds. Erst am Rand des inneren Schocks (R1) steigt die Dichte wieder an.
An dieser Grenze zum geschockten Sternwind steigt die Temperatur quasi sprunghaft auf
Werte über 106K an. Insbesondere die Dichte ist im geschockten Sternwind quasi konstant
und steigt erst im Übergangsbereich zur kollabierten Schale durch die dort ablaufende Ver-
dampfung an. Die Umsetzung innerer Energie ist in dieser Region deutlich am Absinken
der Temperatur auf Werte um 104K zu erkennen. Wie erwartet hat die kollabierte Hülle
aus aufgesammelter interstellarer Materie die höchste Dichte und erscheint auf Grund der
Ionisation als HII-Struktur.
Bei Annahme einer konstanten Energiequelle und einer homogenen Umgebungsdichte läßt
sich diese Phase in selbstähnlicher Form beschreiben. Castor et al. (1975b) haben dabei
folgende Lösungen für das Zeitverhalten des äußeren Blasenradius R2 sowie Dichte nb und
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Temperatur Tb des Blasenmediums gefunden:

R2(t) = 28 ·
(
Ṁ6 · V 2

2000

n0

)1/5

· t3/56 pc (3.35)

nb(t) = 0.01 · n19/35
0 ·

(
Ṁ6 · V 2

2000

)6/35 · t−22/35
6 cm−3 (3.36)

Tb(t) = 1.6 · 106 · n2/35
0 ·

(
Ṁ6 · V 2

2000

)8/35 · t−6/35
6 K (3.37)

Dabei bedeuten Ṁ6 die stellare Massenverlustrate in 10−6M� yr−1, V2000 die Windge-
schwindigkeit in 2000 km s−1, n0 die Teilchendichte des umgebenden Mediums in cm−3

und t6 die Zeit in Einheiten von Millionen Jahren.

3. Während der letzten Phase beeinflussen Strahlungsverluste auch den Energiehaushalt des
geschockten Sternwindes. Da die sinkende Temperatur des geschockten Windes eine Re-
duktion der Verdampfung zur Folge hat, kollabiert die Zone des geschockten Windes al-
lerdings nicht in ähnlicher Weise, wie dies in der vorangegangenen Phase für die Hülle aus
geschocktem interstellarem Gas der Fall war. Der sinkende innere Druck führt allerdings
in dieser späten Phase zu einem Ende der Expansionsbewegung, wobei der Zeitpunkt vom
Druck des äußeren Mediums abhängt.

Abbildung 3.29 zeigt die Zeitprofile der verschiedenen Parameter des Blasenmodells in einer
exemplarischen Rechnung von Weaver et al. (1977).

Abbildung 3.29: Evolution einer
stellaren Windblase im interstella-
ren Medium mit einer konstanten
Energiequelle von Lw = 1.27 ×
1036 erg s−1 und einer Umgebungs-
dichte von n0 = 1 cm−3 (Quel-
le: Weaver et al. (1977)). Die
Einheiten der Ordinate sind dabei:
R1, R2 [1018 cm]; Mb [1033 g]; Eb

[1049 erg]; Lb [1035 erg s−1]; N(O5+)
[1013 cm−2]; V − 2 [km s1]. Die ge-
strichelten Linien zeigen die Modi-
fikationen bei Einbettung der Blase
in eine HII-Region (T = 8000K).

Auf Grund der Annahme einer konstanten Energiequelle und eines homogenen, isotropen inter-
stellaren Mediums expandiert die betrachtete Windblase stabil, da stets d2R2/dt2 < 0 gilt und
das heiße, dünne Blasenmedium in dem Sinne auf der dichten, expandierenden Schale ruht, als
daß eine sich mitbewegende Einheit des Fluids eine effektiv nach außen gerichtete ”Gravitati-
on“erfährt. Findet die Ausdehnung der Blase allerdings in einem sich mit zunehmendemAbstand
von der Energiequelle verdünnenden Medium und/oder um eine stärker werdenden Energiequelle
statt, so kann es zu einer beschleunigten Expansion kommen. Unter diesen Umständen kommt
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es zur Ausbildung von sogenannten Rayleigh-Taylor Instabilitäten, wodurch die Hülle auf einer
Zeitskala ähnlich der Expansionszeit in kleine Filamente aufbricht. Wenn also die Expansion
durch ein Potenzgesetz der Form R(t) ∝ tα beschrieben werden kann, läßt sich die Stabilitäts-
bedingung als Randbedingung für den Exponenten formulieren; es muß gelten: α < 1.
In einer Serie von Arbeiten auf Grundlage eines zweidimensionalen, hydrodynamischen Modells
haben Rozyczka (1985), Rozyczka und Tenorio-Tagle (1985b,a) und Rozyczka und Tenorio-Tagle
(1985c) die Ausbildung und Entwicklung von Instabilitäten der äußeren Hülle expandierender
Windblasen in Abhängigkeit von veränderlichen Massenverlustraten Ṁ, und Dichtegradienten
im umgebenden Medium untersucht. Die Modelle führten zu folgenden Schlüssen:

1. Die Instabilitäten der Hülle sind nicht exponentieller Natur, vielmahr sind Störungen be-
schränkter Amplituden zu ihrer Auslösung notwendig. Diese Klasse von Instabilitäten
wurde erstmals von Vishniac (1983) vorgeschlagen.

2. Die Wachstumszeit der Instabilitäten ist größer als die Zeitskala der Strahlungskühlung.
Dieses Ergebnis steht im Widerspruch zu den Resultaten anderer Autoren (z.B. Avedi-
sova (1974)) und läßt sich auf die Verwendung eines hydrodynamischen Modells zweiter
Ordnung zurück führen (Rozyczka 1985).

3. Von großer Bedeutung ist die Ausbildung von lokalen, gekrümmten Schockfronten, welche
im Vergleich zu ungestörten Schocks die schwächeren Strukturen verstärken und stärkeren
ausgleichen. Es existiert also ein Regulationsmechanismus, der versucht die ursprünglich
Morphologie des Schocks zu restaurieren und die Oberfläche der Windblase glättet.

4. Die Instabilitäten führen zur Bildung lokaler Verdichtungen (blobs), welche sich unter
Umständen von der Blasen lösen. Diese Herauslösung ist allerdings erst möglich, wenn der
Druck im Blaseninneren keine Bedeutung mehr für die Dynamik hat. Die Verdichtungen
separieren von der impuls-dominierten Hülle, da ihre mittlere Abbremsung im umgebenden
Medium geringer ist.

5. Kleinskalige Störungen wachsen schneller, solange sie größer sind as die Schalendicke.

6. Windblasen sind sehr stabil gegenüber Instabilitäten der Blasenhülle. Ein Zerbrechen der
Windblase wird erst in der sehr späten Phase der Entwicklung möglich.

7. Das Zerbrechen der Windblasen erfolgt in Umgebungen hoher dichte am schnellsten, da
hier die Windregion zu einer dichten, kühlen Schicht degeneriert. Im Umgebungen niedri-
ger Dichte, in denen sich eine dünne, heiße Windregion ausbildet, ist die Wachstumsrate
von Instabilitäten der Hülle signifikant langsamer.

8. In Umgebungen steiler Dichtegradienten durchbricht die expandierende Hülle die Gas-
schicht und bildet entweder eine sekundäre Blase oder einen offenen Zylinder.

Koo und McKee (1992a,b) untersuchten die Unterscheidungsmerkmale von Windblasen, welche
aus langsamen (z.B. Blasen um sog. Young Stellar Objects) und schnellen Sternwinden (z.B. Bla-
sen um O und Wr Sterne) resultieren. Sie konnten zeigen, daß Windblasen langsamer Sternwin-
de strahlungsdominiert sind, während Windblasen schneller Winde adiabatisch expandierende
Windblasen nach sich ziehen. Die Blasen erhalten ihren adiabatischen Charakter solange keine
zusätzliche Massenzufuhr die Dichte des Blasenmediums über einen kritischen Wert erhöht. In
beiden Fällen endet die Blasenevolution, wie bereits Weaver et al. (1977) gezeigt haben, als
dichte-beschränkte Blase (pressure-confined bubble).
Garcia-Segura und Mac Low (1995a,b) stellten schließlich das Konzept eines Dreiphasenwindes
zur Untersuchung von Windblasen um Wolf-Rayet Sterne vor, wonach die Entwicklung einer
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Wolf-Rayet Blase in einem durch den Vorgängerstern veränderten zirkum-stellaren Medium un-
tersucht werden kann. In nachfolgenden Arbeiten (Garcia-Segura et al. 1996a,b) wurde schließ-
lich detaillierte Sternmodelle als Quellen in hydrodynamischen Simulationen untersucht. Diese
Arbeiten konzentrierten sich dabei auf einen Stern der Anfangsmasse 60M� (O → LBV → WR)
bzw. 35M� (O → RSG → WR) und demonstrierten die Möglichkeit, durch Kopplung von
Sternentwicklung und Gasdynamik wichtige, beobachtbare Randbedingungen für die Theorie
des stellaren Masseverlustes abzuleiten. Im Fall des massereicheren Ausgangssterns bilden sich
zwei über einen Zeitraum von ∼ 104 yr beobachtbare zirkum-stellare Hüllen. Bei geringeren Aus-
gangsmassen, bei denen die Entwicklung über den Zustand eines Roten Überriesen33 verläuft,
ist die Windblase bei Kollision des Wolf-Rayet Windes mit der zuvor entstandenen RSG-Blase
sichtbar. Wolf-Rayet ring Nebel bilden sich insbesondere durch das Aussammeln der LBV-
Blase durch den Wolf-Rayet Wind des massereicheren Systems. Die Bildung von Fragmenten
und Filamenten setzt voraus, daß die Blasenhülle in ihrer Ausdehnung dünn genug ist, daß
Rayleigh-Taylor Instabilitäten die Hülle signifikant verwirbeln und so Vishniac-Instabilitäten
(Vishniac 1983) anregen. In Hüllen von LBV-Blasen entstehen radiale Filamente in wachsender
Zahl durch die sogenannte ram-pressure Instabilität (nonlinear thin shell instability) (Vishniac
1994).

Diese Arbeiten zur Wechselwirkung von Sternwinden mit dem zirkum-stellaren Medium wur-
de durch viele Untersuchungen zur Effizienz möglicher Prozesse zur Variation der Gasdichte
des Blasenmediums ergänzt. Neben der Verdampfung an der Kontaktfläche zwischen geschock-
tem Sternwind und geschockter interstellarer Materie (siehe Abbildungen 3.27 und 3.28) ist
die Verdampfung von Molekülwolkenfragmenten von großer Bedeutung, welche durch die dichte
Blasenhülle transmittiert sind (siehe Abbildung 3.30).

Abbildung 3.30: Transmission und Verdampfung von Molekülwolkenfragmenten in der heißen Phase
des interstellaren Mediums (Quelle: McKee und Ostriker (1977))

33RSG = red super-giant
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Unter anderem haben Cowie und McKee (1977), McKee und Cowie (1977) und Balbus und
McKee (1982) die Verdampfung von Molekülwolken in einem heißen Umgebungsmedium in
Abhängigkeit von den Wolkenparametern und verschiedener physikalischer Prozesse (Strah-
lungskühlung, Wechselwirkung mit Magnetfeldern usw.) untersucht. Insbesondere die Berück-
sichtigung von Energieverlusten durch Abstrahlung modifiziert dabei die Verdampfungseigen-
schaften. Abhängig von den Dimensionen der Molekülwolke kann es bei überschreiten einer
kritischen Größe zu einer Umkehrung des Materieflusses kommen - also zur Kondensation an-
stelle von Verdampfung.

Die Modellierung dieser Effekte bewegt sich bislang vielfach noch im Bereich des theoretisch
Möglichen. Eine gute Eingrenzung im Sinne der Anwendung ist in der Regel nur für einzelne,
gut beobachtete Fälle möglich (z.B. Windblasen von WR 136 oder AG Car). Darüberhinaus
sind die Auswirkungen entweder nur auf verglichen mit der 26Al-Lebensdauer kurzen Zeitskalen
(z.B. Sichtbarkeit von WR-Nebeln: ∼ 104 yr) oder aber erst gegen Ende der Sternentwicklung,
also nach der 26Al-Freisetzung sichtbar. Sodaß für ein erstes Modell der 26Al-Verteilung durch
einzelne massereiche Sterne auf die zusätzliche Komplexität verzichtet werden kann. Schließlich
muß berücksichtigt werden, daß die Modifikationen sich im Regelfall im Prozentbereich vergli-
chen mit den Resultatem für die Hauptphase bewegen. Zusätzlich ist für die Interprätation
der 1.809 MeV Karte zu berücksichtigen, daß einerseits die Blasenradien die interessantesten
Modellgrößen sind, und andererseits die Winkelauflösung der Karten derartig beschränkt sind,
daß die Unterschiede durch die komplexen Zusammenhänge marginal ausfallen. Für die Mo-
dellierung von 26Al-gefüllten Windblasen wird daher in dieser Arbeit auf die Ergebnisse von
Weaver et al. (1977) zurückgegriffen. In Anhang H ist eine Übertragung meines im folgenden
kurz beschriebenen Expansionscodes für Superblasen auf den Fall von Sternblasen beschrieben.

3.2.5 Überreste von Supernova Explosionen

Die bis hierher diskutierten Strukturen des interstellaren Mediums gingen aus Wechselwirkungen
mit sich entwickelnden massereichen Sternen hervor. Im Gegensatz zu Sternen, die eine wenn
auch variierende so doch kontinuierliche Energiequelle für Wechselwirkungen mit dem zirkum-
stellaren Medium darstellen, sind Supernova-Explosionen (massereicher Sterne) singuläre Er-
eignisse, die quasi-instantan eine große Menge Energie und Materie in das umgebende Medium
einbringen. Aus diesem Unterschied erwachsen einige signifikante Differenzen zwischen inter-
stellaren Windblasen und Supernova-Überresten.
Die bei einer Supernova freigesetzte kinetische Energie liegt im Bereich von 1051 erg, während
die Menge in der Explosion freigesetzter Materie stark von der Entwicklung des Vorgängersterns
abhängt. Sehr massereiche Sterne, die im Zuge ihrer Evolution einen gravierenden Massever-
lust durch Sternwinde erleiden mußten, setzen in ihrer finalen Explosion typischerweise einige
Sonnenmassen an Ejekta frei. Dies gilt insbesondere für Typ Ib/c Supernovae. Im Gegensatz
dazu geschieht der Eintrag von Materie bei Typ II Supernovae dominant während der Explosion,
wobei je nach Anfangsmasse des Vorgängersterns im Maximum biszu 20M� an Ejekta in das
umgebende Medium geschleudert werden.

Betrachtet man Supernova-Explosionen als instantane Ereignisse, so ergibt sich das folgende
vereinfachte Bild der Evolution von Supernova-Überresten (Woltjer 1972):

1. Freie Expansion: In der Frühphase nach der Supernova-Explosion, in welcher die von der
in das umgebende Medium laufende Schockwelle aufgesammelte Masse vernachlässigbar
gegenüber der Masse der Ejekta ist, ist die Ausbreitung der Ejekta durch die Details der
Supernova-Explosion bestimmt.
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2. Sedov-Taylor Phase: Auf Grund der Expansion nimmt die Masse des aufgesammelten
interstellaren Mediums mit der Zeit immer mehr zu, bis schließlich die totale Masse der
Supernova-Ejekta vernachlässigbar klein gegenüber der geschockten Materie ist. Solange
der innere Druck genügend hoch ist, kann Energieverlust durch Abstrahlung vrenachlässigt
werden; mit anderen Worten die Energie des expandierenden Systems ist erhalten. Die
Expansion verläuft in diesem Fall adiabatisch. Für den Fall, daß sich das Medium der
heißen Blase als ideales, einatmiges Gas (Adiabatenkoeffizient γ = 5/3) beschreiben läßt,
erhielten Taylor (1950) und Sedov (1959) erstmals aus einer selbstähnlichen Beschreibung
der Expansion folgende Lösung für den äußeren Radius RSNR:

RSNR = 5.63 ·
(
E51

n0

)1/5

· t2/53 pc (3.38)

Verglichen mit der entsprechenden Lösung für eine Windblase nach Castor et al. (1975b)
fällt die schwächere Zeitabhängigkeit auf. Während in der Frühphase ein Supernova-Über-
rest auf Grund der instantanen, sehr großen Energiezufuhr rascher expandiert als eine
Windblase, führt die konstante Energiezufuhr in Windblasen bei gleichen Bedingungen
langsamer abnehmenden Expansionsgeschwindigkeit in der späteren Entwicklung.
Die Dauer der sogenannte Sedov-Taylor Phase kann über die Zeitskala der Strahlungskühlung
abgeschätzt werden. Mit der Festsetzung des Endes der adiabatischen Phase bei∫ t

0

(
dE
dt̂

)
dt̂ = 0.5 · ESN (3.39)

folgt für den Zeitpunkt des Übergangs in die strahlungsdominierte Phase:

trad = 1.1 · E4/17
SN · n−9/17

0 (3.40)

Für typische Werte der Umgebungsdichte folgt die Dauer der Sedov-Taylor Phase zu etwa
50000 Jahre.

3. Strahlungsdominierte Phase: Diese Phase ist im Gegensatz zur vorangehenden Pha-
se nicht durch die Erhaltung der Gesamtenergie sondern durch Erhaltung des Gesam-
timpluses der expandierenden Hülle gekennzeichnet. Da in dieser Phase die Zeitskala der
Strahlungskühlung hinreichend kurz ist, kühlt die Materie hinter der Schockfront entspre-
chend schnell ab, so daß der Druck an Bedeutung verliert und die Hülle mit konstantem
Radialimpuls expandiert. Es gilt also:

4π
3
R3

SNR · ρ0 · V = konstant (3.41)

Die Abkühlung hat zur Folge, daß die Hülle ähnlich wie bei Windblasen zu einer dünnen
Schale kollabiert. Im Gegensatz zu den Windblasen wird aber nicht die gesamte aufge-
sammelte Materie in eine dünne Schale gepreßt. Für die Zeitentwicklung des Radius des
Supernova-Überrests findet man daher:

RSNR(t) = Rrad ·
(
8
5

t

trad
− 3
5

)1/4

(3.42)

Zu Beginn dieser Phase liegen die Expansionsgeschwindigkeiten bei typischerweise 200 km/s.
Diese Phase dauert typischerweise einige 100000 Jahre, während dessen die Expansionsge-
schwindigkeit immer weiter abnimmt.

4. Umgebungsdominierte Phase: In der bisherigen Betrachtung war der Umgebungs-
druck bzw. die Umgebungstemperatur von geringer Bedeutung. Sinkt die Expansions-
geschwindigkeit aus typische Werte der thermischen Bewegung der interstellaren Materie
(≤ 10 km s−1), beginnt sich der Supernova-Überrest aufzulösen.
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In den Folgejahren wurde die Theorie der Supernova-Überreste durch viele Detailuntersuchun-
gen und Beobachtungen ergänzt. Wesentliche Erfolge der hydrodynamischen Modelle (Chevalier
1974, 1977, Ikeuchi 1981, Itoh und Fabian 1984, Reynolds und Chevalier 1984) sind u.a. die
Entdeckung des sogenannten reverse shock34, die Untersuchung der Wechselwirkung zweier be-
nachbarter Supernova-Überreste35, die Untersuchung der Beschleunigung der hochenergetischen
kosmischen Strahlung in Supernova-Schockwellen36, die Untersuchung von Turbulenzen und
das Anwachsen von Instabilitäten (Rayleigh-Taylor) sowie die Studie der Wechselwirkung des
Supernova-Überrests mit dem zentralen Neutronenstern (Pulsar)37. Abbildung 3.31 die unter-
schiedlichen Zonen eines expandierenden Supernova-Überrests (Tenorio-Tagle et al. 1991).

Abbildung 3.31: Querschnitt eines sphärisch-symmetrischen Supernova-Überrests: Der Abstand zwi-
schen den Achsenmarkierungen beträgt 5 pc. Die Linien geben die Konturen konstanter Dichte auf einer
logarithmischen Skala an, dabei gilt ∆log ρ = 0.2. Die Pfeile geben Richtung und Betrag des lokalen
Geschwindigkeitsfeldes an (Pfeil rechts oben).

Schließlich präsentierten Tenorio-Tagle et al. (1990, 1991) und Rozyczka et al. (1993) die er-
sten hydrodynamischen Untersuchungen des Expansionsverhaltens von Supernova-Überresten
in durch den Vorgängerstern hervorgerufenen stellaren Windblasen. Diese Untersuchungen sind
insbesondere für das Verständnis von Supernova-Überresten von Typ Ib/c Supernovae von Be-
deutung, die während der vorangehenden Wolf-Rayet Phase des Vorgängersterns große WR-
Blasen entstehen. Abbildung 3.32 zeigt die Zeitentwicklung der totalen Röntgen- und Hα-

34Hierbei bildet sich eine Schockwelle an der dichten Schale, die nach innen läuft und dort zu erneuter Aufheizung
des Plasmas führt (Röntgenemission alter SNR)

35Im wesentlich kommt es zur Bildung einer größeren Hülle der doppelten Energie. Dies ist für die Bildung von
sogenannten Superblasen um Gebiete erhöhter Dichten massereicher Sterne von Bedeutung.

36Bei diesem Prozeß werden geladenen Teilchen solange an der Schockfront reflektiert und nach beschleunigt,
bis sie die Region verlassen (Fermis-Prozeß erster Ordnung). Die Beschleunigung von Teilchen entzieht dem
Supernova-Überrest Energie, führt also auch zur Abkühlung.

37Die Wechselwirkung mit dem Magnetfeld des Pulsars führt zur Aufheizung des Plasmas, wobei der Pulsar
Rotationsenergie verliert, und seine Rotationsgeschwindigkeit abnimmt.
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Leuchtkraft für einen Supernova-Überrest im ungestörten Medium (durchgezogenene Linien)
und für die Expansion in einer Windblase (Symbole) im Vergleich.

Abbildung 3.32: Zeitentwicklung von LX und LHα nach Tenorio-Tagle et al. (1991): Die Zeit ist in
Einheiten von 105 yr angegeben. Die durchgezogenen Linien markieren die Standardlösung, während die
Symbole die Resultate der hydrodynamischen Simulation bei Expansion des SNR in einer existierende
Windblase zeigen.

Diese Simulationen zeigen, daß die gesamte Entwicklung gegenüber dem Standardszenario we-
sentlich schneller verläuft. Insbesondere geht der Supernova-Überrest von der freien Expansion
quasi-instantan in die radiative Phase über; eine Sedov-Phase ist nicht zu beobachten.
Eine guten Überblick über die neueren Ergebnisse und vor allem die aktuellen Probleme der
SNR-Forschung findet man in Jones et al. (1998).

Bezüglich der Interpretätation der beobachteten 1.809 MeV Strahlung wird aus ähnlichen Gründen
wie bei den Windblasen bereits die Modellierung der 26Al-Verteilung durch Supernova-Überreste
im Sinne der Standardtheorie (Sedov-Lösung und radiative Phase) implementiert. Insbesondere
kann die zusätzliche Komplikation durch Supernovae in existierenden Windblasen in erster Ord-
nung vernachlässigt werden, da zum einen die zugehörigen Vorgängersterne (MZAMS > 30M� )
wesentlich seltener sind als diejenigen der Typ II Supernovae und zum anderen die 26Al-Erträge
vergleichsweise gering sind (siehe Abschnitte 3.1.2.2 und 4.1.1).

3.2.6 OB Assoziationen und Superblasen

Im Einleitungskapitel war bereits des öfteren von OB Assoziationen als einer Form von Verdich-
tung von Sternen in einem Raumgebiet die Rede. Erste Hinweise auf die Existenz derartiger
Ansammlungen erwachsen aus der Feststellung, daß Sterne frühen Spektraltyps nicht statistisch
im Band der Milchstraße verteilt sind, wie dies für Sterne späteren Spektraltyps zu sein scheint.
Vielmehr findet man insbesondere O und B Sterne konzentriert in bestimmte Richtungen. Die
Untersuchung ihrer Bewegung am Himmel zeigt, daß diese Sterne auch in der dritten Dimension
- der Entfernung - konzentriert erscheinen. Der Begriff der OB Assoziation geht auf Ambarts-
umian (1947) zurück, wobei die Kenntnis der Existenz solcher Gruppen etwa auf den Beginn
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des 20. Jahrhunderts datiert, und meint im Gegensatz zu Sternhaufen oder Kugelsternhaufen
eine nicht gravitativ gebundene Gruppe von heißen, jungen Sternen. Da diese Sterne zum einen
relativ kurze Lebensdauern haben, und zum anderen in den Assoziationen auch immer eine
nicht verschwindende Dispersion der Relativgeschwindigkeiten beobachtet wird, lösen sich OB
Assoziationen auf Zeitskalen von wenigen 10 Millionen Jahren auf.
Blaauw (1964) stellte erstmals einen umfassenden Katalog der bis Mitte der 60er Jahre be-
kannten OB Assoziationen zusammen. In dieser Arbeit wurden u.a. auch die Bildung von

Abbildung 3.33: Verteilung sonnennaher OB As-
soziationen: Die Abbildung zeigt den Ausschnitt der
Milchstrasse in einer Aufsicht auf die Scheibe, als
Zentrum der Abbildung wurde die Sonne gewählt.
Die Positionen der Assoziationen gehen auf die Liste
von Ruprecht (1966a) zurück. Die Größe des äußeren
Kreises gibt die um einen Faktor 2 bezogen auf die
Entfernung vergröërte projezierte Größe am Himmel
an. Die Größe des schwarzen Kreises kodiert die An-
zahl von Sternen, welche absolut leuchtkräftiger sind
als MV ∼ −5. (Quelle: de Zeeuw et al. (1999))

Untergruppen verschiedenen Alters (z.B. Ori-
on OB1) und die Probleme der Stellardynamik
und des Zusammenhalts der Assoziation dis-
kutiert. Typische OB Assoziationen enthalten
bis zu einigen zehn O Sterne und bis zu weni-
gen hundert B Sterne und erreichen Dimensio-
nen von einigen zehn bis hundert Parsec. Ei-
ne besondere Problematik erfährt die Untersu-
chung von OB Assoziationen durch die größe-
ren Schwierigkeiten bei der Bestimmung der
Zugehörigkeit beobachteter Sterne zu einer
Assoziation. Während Sternhaufen kompakte
Objekte sind und zu mindest für relativ zen-
trumsnahe Bereiche die Mitgliedschaft eines
Sterns relativ leicht auf Grund seines Alters,
seiner Entfernung und Bewegung am Himmel
bestimmt werden kann, ist dies für OB Asso-
ziationen auf Grund des losen Charakters oft
schwierig. Für nicht zu große Entfernungen
dient insbesondere die Bewegung am Himmel
im Vergleich zur kollektiven Bewegung ande-
rer Mitgliedssterne als Kriterium. In größe-
ren Entfernungen helfen oft nur spektrosko-
pisch oder photometrisch bestimmte Entfer-
nung bei der Zuordnung (siehe z.B. Massey
und Thompson (1991)). Einen wesentlichen
Meilenstein stellten die Beobachtungen des
Astrometriesatelliten HIPPARCOS dar (Wal-
ter 1981). HIPPARCOS erlaubte die sehr ex-
akte Bestimmung von astrometrischen Daten
wie die Eigenbewegung mit Hilfe von Beob-

achtungssequenzen des Sterns und trigonometrische Parallaxen durch Beobachtungen von ver-
schiedenen Positionen auf der Erdbahn im Laufe eines Jahres. Die Bestimmung der Paralla-
xen und damit der Entfernung ist allerdings auf Entfernungen bis zu etwa 100 pc beschränkt,
während die Bestimmung der Eigenbewegung von Sternen noch bis zu Entfernungen von etwa
650 pc mit zufriedenstellender Genauigkeit gelingt. de Zeeuw et al. (1999) präsentierten eine
vollständig überarbeitet Liste von Mitgliedssternen für die sonnennächsten OB Assoziationen
auf Basis der mehrjährigen HIPPARCOS Beobachtungen. Abbildung 3.33 zeigt die Verteilung
von sonnennahen (d < 1 kpc) OB Assoziationen.
Für die angestrebte Modellierung der 26Al-Freisetzung sind neben den Populationsparamteren
wie Populationsstärke und Massenverteilung auch das Alter einer Assoziation von entscheiden-
der Bedeutung. Soll zu dem eine Abschätzung der zu erwartenden 1.809 MeV Intensität am
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Beobachtungsort erfolgen, ist darüberhinaus eine gute Kenntnis der (mittleren) Entfernung38

der OB Assoziation nötig.

Neben den durch Windblasen und Supernovae-Überresten bedingten Strukturen im interstel-
laren Medium finden sich in Himmelsdurchmusterungen z.B. in der 21 cm Linie des neutralen
Wasserstoffs auch Blasenstrukturen mit Dimensionen bis zu 1-2 kpc, deren Hüllen Masse von
bis zu 107M� aufweisen (Heiles 1979). Diese Strukturen werden auf Grund ihrer Größe Su-
perblasen genannt. Eine weitere Klasse von HI-Strukturen bilden große, zylindrische Löcher in
der galaktischen Gasverteilung, die zunächst in Beobachtungen der Neutralgasverteilung von so-
genannten face-on Scheibengalaxien39 entdeckt wurden und als sogenannte Kamine (chimneys)
oder Worms bezeichnet werden (Heiles 1984). Die zur Bildung dieser Gasstrukturen notwendi-
gen Energie liegen mit 1052 bis 1054 erg um mindestens eine Größenordnung über der typischen
Energie einer Supernova-Explosion. Im wesentlichen gibt es drei konkurierende Modelle für die
Erklärung dieser Blasen und Löcher in der galaktischen Gasverteilung:

1. OB Assoziationen: Durch Überlagerung des Energieeintrags von Sternwinden masse-
reicher Sterne und Supernova-Explosionen in Gebieten höherer OB-Sterndichte werden
Energien bis zu einigen 1052 erg leicht erreicht. Bereits die hydrodynamische Simulation
des Expansionsverhaltens zweier benachbarter Supernova-Überreste durch Ikeuchi (1981)
hat gezeigt, daß sich für genügend große Zeiten eine große Gasstruktur um beide kompakte
Supernova-Überreste bildet. Die für diese Struktur notwendige Energie entsprach dabei
dem zweifachen der Supernova-Energien. Die beobachteten Löcher entstehen nach die-
sem Modell durch das Durchbrechen der Gasscheibe durch die expandierende Schockfront
(Tomisaka und Ikeuchi 1986). Probleme hat dieses Modell allerdings bei der Erklärung
der höchsten benötigten Energien, da für die Freisetzung von 1054 erg grob gesprochen
1000 Supernovae notwendig wären, was im Widerspruch zu den beobachteten typischen
Populationsgrösen steht.

2. Hochgeschwindigkeitswolken (HVCs): Ein alternatives Modell ist der Einfall von sich
schnell bewegenden neutralen Gaswolken, welche außerhalb der Gasscheiben von Galaxien
beobachtet werden, auf das Gas der galaktischen Scheibe. Die Wechselwirkung dieser
HVCs mit dem Gas der Galaxie führt zur Ausbildung von halb-elliptischen Strukturen
in der Gasverteilung. Dieses Modell stellt eine alternative Erklärung für die Löcher der
galaktischen Gasscheiben dar, kann aber nicht die Beobachtung von großen geschlossenen
Blasen (Superblasen) erklären.

3. Gamma-Ray Bursts: Schließlich kann die mögliche Freisetzung großer Energiemengen
(einige 1053 erg) in einem Gamma-Ray Burst zur Bildung von Gasstrukturen führen (Efre-
mov et al. 1999).

Das Expansionsverhalten von Superblasen wurde in Anlehnung an die Arbeiten zu Windblasen
und Supernova-Überresten vielfach untersucht. Tenorio-Tagle und Bodenheimer (1988), Ikeuchi
(1997) und Palouš (1998) haben die Fortschritte in extensiven Reviews zusammengefaßt. Auch
Superblasen lassen sich zum einen in detailierten (magneto-) hydrodynamischen Rechnungen un-
tersuchen, zum anderen eignet sich die Näherung der Superblase als expandierende, infinitesimal

38In dem im folgenden diskutierten Modell der 26Al-Freisetzung durch OB Assoziationen werden weder die
Effekte der räumlichen Verteilung der Mitgliedssterne noch ihrer Dynamik berücksichtigt. Vielmehr ist das Modell
auf die rein eindimensionale Beschreibung des Zeitverhaltens populationsintegrierter Observablen ausgerichtet. Im
Zusammenhang der Interprätation der beobachteten 1.809 MeV Strahlung stellt dies auf Grund der beschränkten
Winkelauflösung der Karten keine wichtige Einschränkung dar.

39Projektion der Galaxie am Himmel zeigt die Aufsicht auf die galaktische Scheibe.
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dicke Schale variierender Masse gut zur analytischen Beschreibung des Expansionsverhaltens.
Ehlerová (2000) gezeigt, daß diese auf Sedov (1959) und Kompaneets (1960) zurückgehende
Approximation über einen großen Zeitraum eine gute Näherung ist, solange auf die detaillierte
Untersuchung der inneren Struktur des Blasenmediums bzw. der Hülle und ihrer ”mikrophy-
sikalischen“verzichtet werden kann. Mit Hilfe der von Elmegreen (1994) zusammengestellten
Kriterien für das Einsetzen von Instabilität kann die einfach zu handhabende analytische Nähe-
rung auch zur Abschätzung von sich fortpflanzender Sternentstehung durch Fragmentation von
Superblasen herangezogen werden (Elmegreen 1994, Ehlerová et al. 1997, Efremov et al. 1999).
Für die angestrebte Modellierung der 26Al-Freisetzung durch OB Assoziation und die Untersu-
chung der Korrelation der Größenverteilung von beobachteten HI-Strukturen im Zusammenhang
der 1.809 MeV Intensitätsverteilung erscheint die sogenannte thin shell approximation (TSA)
daher eine geeignete Methode zu sein, zumal die Arbeiten von Elmegreen (1994) und Ehlerová
et al. (1997) gezeigt haben, daß Instabilitäten erst bei Altern über 15 Myr von wachsender
Bedeutung sind. In Anhang E ist die Herleitung der Gleichungen für das im folgenden an-
gewendete TSA-Modell kurz zusammengefaßt. Abbildung 3.34 zeigt dazu eine schematische
TSA-Superblase (eindimensionales, sphärisches Modell) zusammen mit den Formelzeichen der
im Modell berücksichtigten Größen (Erläuterung siehe Anhang E).
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Abbildung 3.34: Schema eines eindimensionalen, sphärisch-symmetrischen Modells einer Superblase in
der TSA-Näherung; Größen, welche einen Index b tragen, beziehen sich auf das Blasenmedium, der Index
s meint Größen der dünnen Schale, und der Index o steht für äußere Parameter. Eine weitere Erläuterung
ist in Anhang E zu finden.
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Kapitel 4

OB Assoziationen und Superblasen
im Modell

Im Zusammenhang der von COMPTEL beobachteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung lassen
sich nun einige Fragen diskutieren: In wieweit lassen die bislang gemachten Beobachtungen
der galaktischen 1.809 MeV γ-Emission des radioaktiven Zerfalls von 26Al astronomische und
astrophysikalische Rückschlüsse auf die Ursprungsgebiete der Emission zu? Erlauben die Beob-
achtungen eine weitere Eingrenzung der Dichte gewisser stellarer Objekte (z.B. massive Sterne)
und des Alters der Quellregion? Kann andererseits mit Hilfe von Beobachtungen anderer Ob-
servablen auf die dominanten Quellen des interstellaren 26Al geschlossen werden? Ist speziell
Diskriminierung zwischen dem Beitrag von Sternwinden und Supernovae zum 26Al-Inhalt einer
Region möglich?
Als besonders geeignete Testlaboratorien im Sinne dieser Fragestellungen erscheinen dabei OB
Assoziationen, da diese Gebiete eine erhöhte Dichte massiver Sterne aufweisen und damit ei-
ne bessere Beobachtbarkeit versprechen. Letztlich lassen die beschränkte Ortsauflösung (3.8◦

FWHM) und Sensitivität von COMPTEL keine Untersuchung von Einzelquellen zu, so daß
die angestrebte Untersuchung auf die Intensitätsverstärkung durch Überlagerung von 26Al-
Einzelquellen in Gebieten verstärkter Sternentstehungsaktivität während der letzten Millionen
Jahre zurückgreifen muß.
Massereiche Sterne und ihre nachfolgenden Kernkollaps-Supernovae, welche den COMPTEL Be-
obachtungen zu Folge als dominante 26Al-Quellen am wahrscheinlichsten erscheinen (Knödlseder
et al. 1999a), treten durch verschiedene Emissionen (Materie und kinetische Energie in Form von
Sternwinden und Explosionsejekta oder aber photoionisierende Strahlung) in Erscheinung (Kapi-
tel 3). Die individuellen Emissionscharakteristika unterliegen jeweils einer starken Abhängigkeit
vom Entwicklungszustand der Sterne. Darüber hinaus variiert der Entwicklungszyklus und die
Lebensdauer mit der Anfangsmasse des Sterns, so daß die integralen Eigenschaften einer ge-
samten, beschränkten Sternpopulation bezüglich der einzelnen Emissionen schon auf Grund des
Massenspektrums und der zeitlich limitierten Sternentstehung einer Zeitentwicklung unterliegen
müssen. Zusammen mit den individuellen zeitlichen Abhängigkeiten der verschiedenen Emissio-
nen folgt eine komplexe Zeitabhängigkeit der erwarteten Korrelationen verschiedener aus den
Emissionen folgender Observablen (γ-Linienemission radioaktiver Isotope im ISM, frei-frei Emis-
sion des ionisierten ISM, Expansionseigenschaften von Superblasen usw.).
Die Zeitentwicklung der Emissionseigenschaften einer Sternpopulation lassen sich im Rahmen
einer sogenannten Populationssynthese untersuchen. Dabei Modellpopulationen gemäß einer
parametrisierten Sternentstehungsgeschichte in Rechnermodellen erzeugt, und die Gesamtent-
wicklung der Population sowie ihrer integralen Emissionseigenschaften auf Basis geeigneter Dar-
stellungen detailierter Sternentwicklungsmodelle zeitlich verfolgt. Auf diesem Wege können die
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integralen Quellcharakteristiken ausgewählter Emissionen1 wie der Freisetzung von 26Al und 60Fe
sowie des Energieflusses in Abhängigkeit von der Sternentstehungsgeschichte untersucht werden.
Daneben eignet sich die Populationssynthese hervorragend zur Untersuchung der Populations-
statistiken wie z.B. der Anzahlverhältnisse von Sternen verschiedenen Typs; für massereiche
Sterne ist insbesondere das Verhältnis von Wolf-Rayet- zu O-Sternen von Bedeutung.
In vielen Fällen gehen in Erdnähe beobachtbare Observablen aber auf Wechselwirkungen von
primären Observablen der Sternpopulationen mit dem sie umgebenden interstellaren Medium
hervor. So läßt sich die Emission photoionisierender EUV-Strahlung durch heiße, massereiche
Sterne auf Grund der kurzen freien Weglänge dieser Strahlung im ISM von einigen 10 Parsec
nicht direkt beobachten. Auch der Eintrag kinetischer Energie in das interstellare Medium ist
nur durch seine Wechselwirkung mit dem Medium nachzuweisen. Aus diesen Wechselwirkun-
gen folgen sogenannte sekundäre Observablen. Die thermische Bremsstrahlung freier Elektro-
nen im ionisierten Medium sowie die beobachtbaren Eigenschaften expandierender Windbla-
sen, Supernova-Überreste und Superblasen gehören in diese Kategorie. Die Interpretation der
COMPTEL Beobachtungen der 1.809 MeV Emission unter den oben angeführten Fragestellun-
gen setzt daher eine über die Möglichkeiten der Populationssynthese reichende Untersuchung
und Modellierung der relevanten Wechselwirkungen mit dem interstellaren Medium voraus.

Der Unterscheidung in primäre und sekundäre Observablen folgend stellt Abschnitt 4.1 zunächst
mein Populationssynthese-Modell TIMEPROF vor. Neben dem grundsätzlichen Aufbau des Mo-
dells werden die Vorhersagen untersucht und ihre Unsicherheiten diskutiert. Auf Grund der en-
gen Kopplung von Materie- und Energie-Eintrag durch Sternwinde und Kernkollaps-Supernovae
massereicher Sterne erscheint die Wechselwirkung, d.h. die Bildung und Expansion von Super-
blasen um OB Assoziationen, für die Interpretation der beobachteten 1.809 MeV Intensitäts-
verteilung von großer Bedeutung zu sein. Die aus dem Expansionsverhaltenen einer Superblase
folgenden sekundären Observablen lassen sich mit Hilfe meines Expansionsmodells BubEx un-
tersuchen, welches in Abschnitt 4.2 vorgestellt und diskutiert wird.
Ein Modell der Ionisation des interstellaren Mediums auf Grund der intensiven photoionisie-
renden EUV-Strahlung junger Sternpopulation wird im Zusammenhang der Anwendung der
Assoziations-Hypothese auf die 1.809 MeV Emission der Cygnus Region in Abschnitt 5.3.4 in
Kapitel 5 erarbeitet.

1Diese werden im Folgenden auch primäre Observablen genannt.
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4.1 Das Emissionsverhalten von OB Assoziationen im Modell

Abbildung 4.1 faßt die Komponenten meines Modells für die Entwicklung von OB Assoziatio-
nen schematisch zusammen. Das Ziel dieses Populationssynthese-Modells ist die detaillierte,
zeitabhängige Untersuchung der korrelierten Freisetzung von 26Al durch massereiche Sterne
im Zusammenhang mit den beiden signifikantesten Rückkopplungen derartiger Sterne mit in-
terstellaren Medium - dem Fluß kinetischer Energie und der ionisierender Strahlung. Daher
konzentriert sich das Modell TIMEPROF auf diese drei Aspekte des Emissionsverhaltens von
OB Assoziationen.
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Medium

Sterne (inkl.
Nachhauptreihenphasen)

Supernova
Überrest

enges Binärsystem
massiver Sterne

Nukleosynthese
Produkte
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kinetische/thermische
Energie

Abbildung 4.1: Schemazeichnung des Emissionsverhaltens von OB Assoziationen

Wie in Abschnitt 3.2.6 bereits diskutiert wurde, lassen sich Gruppen korrelierter Sterne, seien
es Assoziationen, Cluster oder Galaxien, anhand ihres Anfangsmassenspektrums Φ(MZAMS, t)
(IMF) und der Sternentstehungsgeschichte (SFH) charakterisieren2. Die Sternentstehungsge-
schichte wird im Sinne von Populationssynthesestudien funktional in Form einer Sternentste-
hungsrate Σ(t,MZAMS) (SFR) parametrisiert. Da in der Regel der Sternbildungsprozeß selbst
kurz gegen den in der Populationssynthese betrachteten Zeitraum ist, wird implizit angenom-
men, daß Sterne instantan als Hauptreihensterne entstehen. Damit kann der Zeitpunkt der
ersten Sternentstehung im Sinne der SFR als Nullpunkt der Zeitachse der Simulation betrachtet
werden. Nur in Modellen, welche auf u.a. die Untersuchung der IR-Emission entstehender Sterne
(Protosterne) direkt abzielen, werden die Vorhauptreihenphasen der Sterne explizit mitgeführt.
Wird die Sternentstehung als instantan und gleichzeitig für alle Sterne beschrieben, spricht man

2Solange keine detailierte chemische Entwicklung Ziel einer Untersuchung ist stellt die Metallizität einen dritten
Parameter zur Festlegung der Eigenschaften einer Sternpopulation dar. Die dieser Arbeit zugrundeliegenden
Modelle nehmen explizit eine solare Zusammensetzung der Hauptreihensterne der Populationen an.
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von einem Starburst Szenario oder coeval star formation; in diesem Fall gilt:

Σ(t,MZAMS) ∝ δ(t − t0) (4.1)

Bei zeitlich ausgedehnter und unter Umständen explizit masseabhängiger Sternentstehung spricht
man von sog. non-coeval star formation, wobei folgende Szenarien unterschieden werden:

Fall 1: Während die Anfangsmassenfunktion zeitlich konstant ist, ändert sich die Sternentste-
hungsrate mit der Zeit. Andererseits ist nur die IMF eine Funktion von MZAMS.

Fall 2: Ein zweites Szenario ergibt sich, wenn neben der IMF auch die SFR mit der Anfangs-
masse variiert.

Fall 3: Als weitere Möglichkeit kann prinzipiell auch die IMF eine Funktion der Zeit sein,
während die Sternentstehungsrate keine Abhängigkeit von der Anfangsmasse zeigt.

Fall 4: Die letzte Alternative ergibt sich aus der Annahme vollständiger Abhängigkeit von IMF
und SFR von der Zeit und der Anfangsmasse.

Bei Untersuchungen der Anfangsmassenfunktion in unterschiedlichsten Sternentstehungsumge-
bungen erwies sich das Massenspektrum als annährend unabhängig von der Metallizität, was
als Hinweis auf die zeitliche Konstanz der Verteilung gedeutet werden kann. Im Gegensatz
dazu hängt der Sternentstehungsprozeß stark von den Umgebungsbedingungen ab, welche sich
durch die verschiedensten Einflüsse (z.B. Einfall von Materie auf die Galaxie, spiralförmige Dich-
tewellen, galaktische Superwinde usw.) beständig ändern, so daß die Sternentstehungsrate Σ
eine Funktion der Zeit ist. Die genau Zusammenhang zwischen der Sternentstehungsrate und
der Anfangsmasse der entstehenden Sterne wird allerdings sehr kontrovers diskutiert (siehe Ab-
schnitt 3.2.6). Auf Grund der Unsicherheiten in der Abhängigkeit der Sternentstehungsrate von
der Sternmasse und den in Abschnitt 3.2.6 diskutierten Argumenten für eine zeitlich konstan-
te Anfangsmassenfunktion, werden in meinem Modell nur massenunabhängige, instantane bzw.
zeitlich ausgedehnte Sternentstehungsraten in Betracht gezogen. Wie die Diskussion der Beob-
achtungsbefunde in Abschnitt 3.2.6 weiterhin gezeigt hat, läßt sich die Anfangsmassenfunktion
für den im Modell realisierten Massenbereich von Mlow = 8M� bis Mup durch eine einfache
Potenzfunktion gut beschreiben.

Φ(MZAMS) ∝ M
−(1+Γ)
ZAMS (4.2)

Die Sternentstehungsrate wird in vorliegendem Modell entweder durch eine

a) Delta-Funktion,

b) eine Gauß-Funktion vorgegebener Breite

c) oder eine Theta-Funktion (Box-Kurve) definierter Breite

beschrieben. Für die Modellierung realer OB Assoziationen kann es auch sinnvoll sein, die
Sternentstehung in der Assoziation mit mehreren zeitlich verschobenen Gauß- oder Box-Kurven
mit unterschiedlichen Amplituden zu beschreiben - so zeigt z.B. Orion OB1 Hinweise auf eine
propagierende Sternentstehung in vier Intervallen. Orion OB1 läßt sich in vier Untergruppen
nach wachsendem Alter von unter 1 Mio. Jahre über 1.7 und 4.6 Mio. Jahre bis zu 11.4 Mio.
Jahre unterteilen (Brown et al. 1994).
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Für die nachfolgenden Betrachtungen definieren wir eine Standardpopulation definiert wie folgt:

• Massengrenzen: Mlow = 8M� und variierendem Mup ∈ {60, 80, 100, 120} [M� ]

• Steilheit Γ der Anfangsmassenfunktion: Γ = 1.35 (entspricht Salpeter-IMF)
• Starburst-Szenario
• MSN

max =∞

Alle Berechnungen des Standardsszenarios wurden für eine Population von 515.5 Sternen durch
geführt, was bei einer oberen Massengrenze von 120M� einer totalen Masse des Starbursts von
10000M� entspricht.
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Abbildung 4.2: Lebensdauern massereicher Sterne als Funktion der Anfangsmasse für verschiedene
Sternentwicklungsmodelle [Mey94: Meynet et al. (1994); Scha92: Schaller et al. (1992) für normalen und
überhöhten Masseverlust; Bre96: Bressan et al. (1993)]. Die durchgezogene Linie zeigt die in meinem
Modell angenommene Lebensdauerfunktion.

Das Programm TIMEPROF realisiert die Evolution primärer Observablen durch konkrete Ver-
folgung ihrer zeitlichen Entwicklung für einzelne, schmale Massebins (dm ≤ 0.1M� ), welche aus
der Diskretisierung der Anfangsmassenfunktion hervorgehen. OB Assoziationen werden daher
in TIMEPROF als Populationen mit quasi-kontinuierlichem Massenspektrum behandelt. Für
jedes Massenbin wird die Lebensdauer der jeweiligen Sterne auf Basis eines Potenzgesetzes der
Form

τ,(MZAMS) = b0 + b1 ∗M−β
ZAMS (4.3)

b0 = 3.181215 · 106 b1 = 2.81675 · 109 β = 2.13353

in Abhängigkeit von der AnfangsmasseMZAMS berechnet, wobei die Parameter durch Modellan-
passung an die Lebensdauern der Genfer Sternmodelle (Meynet et al. 1994) gestimmt wurden.
Gleichung 4.3 legt damit die Zeitspanne zwischen t0 und t0 + τ, fest, in der ein Massenbin im
Rahmen des TIMEPROF Programms in seiner Entwicklung verfolgt werden muß. Abbildung
4.2 zeigt einen Vergleich der Lebensdauern verschiedener Sternentwicklungsrechnungen mit dem
konkreten Fit. Im Rahmen der Zielsetzung liefert die Fitfunktion eine befriedigende Darstellung
der Abhängigkeit der Sternlebensdauer von der Anfangsmasse. Nur im Massenbereich oberhalb
von etwa 70M� scheint die Modellfunktion die Lebensdauer um etwa 0.1 Myr zu überschätzen.
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Im Bereich der schwersten Sterne wird dieser Fehler wieder kleiner. Der Vergleich mit anderen
Sternentwicklungsmodellen erlaubt darüber hinaus eine gute Abschätzung der systematischen
Unsicherheiten bezüglich der Lebensdauern von massiven Sternen. Die Streuung der Lebens-
dauern der verschiedenen Sternentwicklungsmodelle beträgt für den relevanten Massenbereich
ungefähr 30%. Meynet und Maeder (2000) weisen allerdings daraufhin, daß die explizite Beach-
tung stellarer Rotation zu einer Verlängerung der Hauptreihenphase und damit der Lebensdauer
von bis zu 25% verglichen zu nicht-rotierenden Sternmodellen ohne erweiterten Massenverlust
führt. Andererseits neigen die älteren Sternentwicklungsmodelle der Genfer Gruppe (Schaller
et al. 1992, Meynet et al. 1994) auf Grund der gewählten erweiterten Massenverlustbeschrei-
bung, welche ihrerseits anfangsmassenabhängig ist, zu einem Ansteigen der Lebensdauern für
sehr hohe Anfangsmassen neigen. Für höhere Metallizitäten ist dieser Effekt größer, da die
Massenverlustraten hier noch höher sind. So daß bezüglich der Lebensdauer die älteren Modell-
resultate mit den neueren Ergebnissen mit Sternrotation in guter Übereinstimmung sind.
Die Wahl der Steigung der Anfangsmassenfunktion verdient einige Beachtung. Wie aus der Dis-
kussion in Abschnitt 3.2.6 hervorgeht, schwanken die beobachteten Steigungen für den in meinem
Fall interessanten Massenbereich von Γ = 0.9 (Massey und Thompson 1991, Massey et al. 1995)
bis zu etwa Γ = 1.7 (Scalo 1986, Kroupa 1998). Teilweise sind auch noch steilere Anfangsmas-
senverteilungen diskutiert worden. Die Wahl der Steigung bestimmt die Zusammensetzung einer
Population und führt so zu systematischen Verschiebungen in den berechneten Observablen. Für
das Standardszenario habe ich für den relevante Massenbereich mit Γ = 1.35 eine Beschreibung
nach Salpeter (1955) gewählt, da diese die in der Literatur gängigste Beschreibung ist, und
so ein Vergleich meines Modells mit publizierten Modellen stark erleichtert wird. Neben die-
sem Standardszenario werden in den folgenden Abschnitten die Auswirkungen unterschiedlicher
Steigungen im Rahmen einer Parameterstudie untersucht und diskutiert.

4.1.1 26Al und 60Fe in OB Assoziationen

4.1.1.1 Das Synthesemodell

Durch die Beschränkung auf zeitlich konstante Anfangsmassenspektren und massenunabhängige
Sternentstehungsraten läßt sich die interstellare Masse freigesetzter Nuklide als zeitliche Faltung
der Sternentstehungsrate Σ(t) mit der IMF-gewichteten Quellfunktion QX(t,M) beschreiben,
wobei die obere Massengrenze durch das Minimum aus Maximalmasse und Masse des schwersten
noch lebenden Sterns gegeben ist. Es gilt also:

MX(t) =
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

min(Mup,M∗
max(t̂))∫

Mlow

dM Φ(M) ·QX(t̂,M) (4.4)

Für Isotope mit begrenzter Lebensdauer, wie im Falle der radioaktiven Nuklide 26Al und 60Fe
, ist der Quellfunktion QX(t) der Zerfall überlagert. Die effektive Quellfunktion Q̂X(t) folgt als
Lösung der folgenden Differentialgleichung:

dQ̂X

dt
= QX(t,M) − Q̂X

τX
. (4.5)

Der erste Term der rechten Seite beschreibt das Emissionsverhalten der Quelle, während der
zweite Term den Zerfall im interstellaren Medium widergibt. Nach Separation ergibt sich die
formale Lösung für die effektive Quellfunktion Q̂X zu:

Q̂X(t,M) =
∫ t
t0
dt́ QX(t́,M) · exp

(
− t− t́

τX

)
. (4.6)
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t0 ist dabei, wie in der Einleitung zu Abschnitt 4.1 erläutert, durch den Beginn der Hauptrei-
henphase des ältesten in der Population vorkommenden Stern definiert. Die Sternmasse M
übernimmt hier den Charakter eines Parameters. Die Quellfunktion eines Sterns ist dabei durch:

Qhydro
X (t,M) = XsX(t,M) · ṀWind(t,M) (4.7)

gegeben, wobei XsX den Oberflächenmassenanteil des Nuklids X und ṀWind den stellaren Mas-
severlust beschreib. Supernovae können als instantane Ereignisse mit Hilfe der Delta-Funktion
beschrieben werden:

QSN
X (t,M) = mSN

X (M) · δ (t− τ,(M)) (4.8)

Herbei bedeutet mSN
X die gesamte Masse des Nuklids X in den Ejekta. Durch Kombination

von Gleichung 4.6 mit Gleichung 4.4 erhält man die formelmäßige Beschreibung für die zum
Zeitpunkt t im interstellaren Raum befindliche Masse MX des radioaktiven Isotops X

Mhydro
X (t) =

∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

min(Mup,M∗
max(t̂))∫

Mlow

dM Φ(M)
∫ t
t̂
dt́ QX(t́− t̂,M) · exp

(
− t− t́

τX

)
. (4.9)

Für Supernovae läßt sich Dank der Delta-Funktion die Anzahl der notwendigen Integrationen
auf zwei reduzieren, und es folgt:

MSN
X (t) =

∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

Mup∫
max(Mlow ,M∗

max(t−t̂))
dM Φ(M) ·mSN

X (M) · exp
(
− t− t́− τ,(M)

τX

)
. (4.10)

Sowohl für 26Al als auch für 60Fe wurden die Ertragsfunktion durch Fit einer Potenzfunktion
an die entsprechenden Erträge von Supernovamodellen bestimmt (siehe Abschnitt 3.1.3). Das
Standardmodell beruht dabei für Anfangsmassen bis 30M� auf einem Fit an die Supernova
Modelldaten von Woosley und Weaver (1995a). Diese Wahl erscheint vor dem Hintergrund
der Diskussion der Rotationseffekte auf die Nukleosyntheseerträge (siehe Abschnitt 3.1.3) als
gerechtfertigt. Die Rotationsuntersuchung von Woosley und Heger (1999) hat gezeigt, daß die
älteren Rechnungen die Nukleosyntheseeigenschaften einer rotationsgemittelten Population gut
approximieren.
Für schwerere Sterne ist die Vernachlässigung des Sternwindes während der Sternentwicklung
keine gute Näherung mehr. Die von Woosley et al. (1995) präsentierten Supernovamodelle
berücksichtigen zwar den Masseverlust, verfolgen aber andererseits nur die Entwicklung reiner
Heliumsterne. Maeder (1992), Portinari et al. (1998), Cerviño et al. (2000) zu Folge ist zwar ei-
ne Extrapolation dieser Modelle durch Kopplung an Sternentwicklungsrechnungen über die CO-
Kernmasse und damit eine Bestimmung zugehöriger ZAMS-Massen möglich, diese Extrapolation
ist aber großen systematischen Unsicherheiten verknüpft, da die CO-Kerne der Heliumsterne eine
andere Struktur und Zusammensetzung aufweisen als die zur Extrapolation herangezogenen Mo-
dellsterne hoher Anfangsmasse (Heger 2000). Ferner zeigt eine Untersuchung der Sternmodelle
mit Anfangsmassen über 40M� , daß die CO-Kernmasse nur geringe Variation mit der Anfangs-
masse hat. Es ergibt sich also ein quasi-entarteter Zustand. Der obere Teil der Abbildung 4.3
zeigt die CO-Kernmasse als Funktion der Anfangsmasse, während im unteren Diagramm die
26Al-Erträge als Funktion der CO-Kernmasse nach Woosley et al. (1995) widergegeben sind.
Die CO-Kerne schwerer Sterne haben im Mittel Massen wie sie einem 25M� Stern entsprechen.
Der Balken in der oberen Abbildung markiert den Bereich der CO-Kernmassen, der von den
Supernova-Modellen vonWoosley et al. (1995) abgedeckt wird.Auf Grund der Unsicherheiten in
der Extrapolation werden im vorliegenden Modell die Supernovaerträge von 26Al und 60Fe für
Anfangsmassen über 30M� als Konstanten in Anlehnung an die Erträge eines 25M� Sterns
approximiert.
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Abbildung 4.3: a) Masse des CO-Kerns vor Zünden des zentralen C-Brennens als Funktion der An-
fangsmasse für drei verschiedene Sternentwicklungsmodelle. b) 26Al-Erträge für Typ Ibc Supernovae von
Heliumsternen in Abhängigkeit von der CO-Kernmasse nach Woosley et al. (1995).

Im Falle der aus Sternwinden stammenden hydrostatischen Komponente ist die Modellierung auf
Grund der sich mit fortschreitender Sternentwicklung ändernden Massenverlustraten und Ober-
flächenanteilen (siehe Gleichung 4.7) komplexer. Darüber hinaus zeigt eine Untersuchung der
Sternmodelle von Meynet et al. (1997), daß die Phase effektiver 26Al-Emission durch Sternwinde
von gleicher zeitlicher Größenordnung ist wie die Lebensdauer des Isotops. Abbildung 4.4 zeigt
dies bezüglich zwei Zeitprofile der 26Al-Freisetzung durch massive Sterne verschiedener Anfangs-
masse. Neben dem 26Al-Emissionsprofil sind die zeitlichen Verläufe der Massenverlustrate und
des 26Al-Oberflächenanteils dargestellt. Die Emissionsprofile lassen sich allerdings mit hinrei-
chender Genauigkeit als zeitliche Gauß-Funktionen approximieren, wobei sich die Abhängigkeit
von der Anfangsmasse gut durch Interpolationspolynome vierter Ordnung auf die Parameter der
Gauß-Funktion abbilden lassen. Der Vergleich der Approximation zur direkten Interpolation der
Zeitprofile liefert für die Lösung von Gleichung 4.9 unter Verwendung von Gleichung 4.7 eine
maximale Abweichung von unter 5%.
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Abbildung 4.4: Freisetzung radioaktiven 26Al durch Sternwinde massiver Sterne für zwei Sternmodelle
unterschiedlicher Anfangsmassen. Die Zeitprofile für Gesamtmassenverlust und Oberflächenmassenanteil
von 26Al wurden der besseren Darstellbarkeit wegen renormiert.

Abbildung 4.5 zeigt den Verlauf der im Modell angenommen Ertragsfunktion in einer zu Ab-
bildung 3.13 analogen Darstellung. Die unterschiedlichen Symbole geben die in Kapitel 3 dis-
kutierten Ertragswerte der unterschiedlichen Modelle wieder. Die durchgezogene Linie die in
meinem Modell angenommene Ertragsfunktion darstellt. Daneben sind als gestrichelte Linien
die Anteile der Winderträge sowie der Supernovaanteil getrennt eingezeichnet. Zu steigenden
Massen hin nimmt die Bedeutung des explosiven Anteils stark ab.
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Abbildung 4.5: 26Al-Erträge als Funktion der Anfangsmasse der Modellsterne. Die durchgezogene
Linie markiert die in der Populationsynthese angenommene Ertragsfunktion, wobei der explosive Anteil
sich einfach durch einen Fit an die Daten von Woosley und Weaver (1995a) ergeben, während der hy-
drostatische Anteil der Kurve sich durch Mittelung über die Emissionsphase nach Meynet et al. (1997)
unter Berücksichtigung des Zerfalls ergibt. Zum Vergleich sind die adäquaten Ertragswerte verschiedener
Nukleosynthesemodelle als Symbole eingezeichnet (siehe Legende).
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Abbildung 4.6 zeigt beispielhaft die zeitliche Entwicklung des Quellterms Q26Al(t) für eine As-
soziation im oben definierten Standardsznerario.
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Abbildung 4.6: Zeitliche Entwicklung der integralen 26Al-Emissionsrate einer Standardassoziation.

Die drei charakteristischen Maxima lassen sich auf die Windkomponente der Wolf-Rayet Ster-
ne, Typ Ib/c bzw. und Typ II Supernovae zurückführen. Genauer betrachtet stellt das durch
Typ Ib/c Supernovae bedingte Maximum auf Grund seiner zeitlichen Nähe zur dominanten
Windkomponente eine kurze Überhöhung des Zeitprofils dar, während das Einsetzen von Typ
II Supernovae das Profil deutlich dominiert. Auf Grund des zu niedrigeren Anfangsmassen
nicht-linearen Ansteigens der Lebensdauern zeigt sich nach den Supernova-Maxima ein cha-
rakteristischer Abfall. Für Typ II Supernovae, welche auf Grund der Anfangsmassen deutlich
häufiger auftreten als Typ Ib/c Ereignisse, begünstigt die Massenabhängigkeit der 26Al-Erträge
den Abfall der Emissionsaktivität.
Die Zeitprofile der interstellaren Masse von 26Al und 60Fe sind in den Abbildungen 4.7 und
4.8 dargestellt. Im Falle der interstellaren 26Al-Masse zeigt sich eine zweifache Peakstruktur
auf, welche sich aus den beiden unterschiedlichen Quelltypen erklärt. Während einerseits die
Sternwinde der sehr schweren Sterne (MZAMS ≥ 40M� ) das frühe Maximum bestimmen, ergibt
sich das zweite Maximum aus der Überlagerung der Effekte von ansteigendem Anteil leichterer
Sterne und dem Absinken der explosiven Erträge zu niedrigeren Anfangsmassen hin. Besonders
deutlich werden diese Abhängigkeiten, wenn die obere Massengrenze variiert wird. Steigt das
obere Limit an so bildet sich ein deutliches erstes Maximum aus, während bei niedrigem oberen
Limit der erste Peak fast vollständig verschwindet. Das spätere Maximum hingegen wird durch
diese Variation kaum beeinflußt.
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Abbildung 4.7: Zeitprofil der interstellaren 26Al-Masse für die Standardszenario.
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Abbildung 4.8: Zu Abbildung 4.7 analoges Zeitprofil für 60Fe .

Abbildung 4.9 zeigt das Verhältnis aus interstellarer 60Fe-Masse und 26Al als Funktion der Zeit.
Deutlich zu erkennen ist die frühere Emission von 26Al im Falle höhere oberer Massengrenzen
und der Effekt der längeren Lebensdauer von 60Fe in der späten Entwicklungsphase. Dazwischen
steigt das Verhältnis langsam von ca. 25% auf ca. 50% .
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Abbildung 4.9: Das Verhältnis von interstellarem 60Fe und 26Al ausgrdrückt als γ-Intensitätsverhältnis
als Funktion der Zeit.

Mit den Verzweigungsverhältnissen für die γ-Emission der unterschiedlichen Zerfälle läßt sich
schließlich mit Hilfe der momentanen Zerfallsrate aus den Zeitprofilen Lichtkurven für die In-
tensität oder den Fluß der bestimmten γ-Quanten errechnen.

4.1.1.2 Abhängigkeit von IMF & SFR

Wie bereits erwähnt, erstreckt sich der Bereich der in der Literatur diskutierten Steigungen
der Anfangsmassenfunktion über einen recht weiten Bereich. Wenn auch der wahrscheinlichste
Wertebereich für den Massenbereich massereicher Sterne zwischen Γ = 1.3 und Γ = 1.7 liegt,
so habe ich doch Zeitprofile3 in für die interstellare 26Al-Masse für Anfangsmassenspektren zwi-

3Zeitprofile, welche auf eine totale Masse der Asssoziation von 1M� normiert sind werden im Folgenden kurz
massennormierte Zeitprofile genannt.
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schen Γ = 0.7 und Γ = 2.0 berechnet, welche in Abbildung 4.10 dargestellt sind. Diese Rechnun-
gen wurden zu dem für drei unterschiedliche Sternentstehungsraten durchgeführt. Neben dem
instantanen Starburst-Szenario sind Zeitprofile für einen Quasi-Burst mit einer Gauß-förmigen
Sternentstehungsrate mit einer 1σ von 0.5 Myr sowie für eine über 15 Myr kontinuierliche Stern-
entstehung eingezeichnet.
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Abbildung 4.10: Zeitprofile für die interstellare 26Al-Masse für verschiedene Wahlen der Steigung der
Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.

Abbildung 4.10 zeigt die massennormierten Zeitprofile der interstellare 26Al-Masse bei Variation
von Anfangsmassenspektrum und Sternentstehungsrate. Allgemein lassen sich folgende Trends
festhalten:

1. Länger andauernde Sternentstehungsaktivität verwischt die Strukturen der Zeitprofile und
das Maximum nimmt mit zunehmender Dauer ab. Die Doppelstruktur verliert sich schnell
mit steigendem Aktivitätsintervall.

2. Ausgedehnte Sternentstehung führt ferner zu einer Verschiebung des Maximums der Zeit-
profile zu späteren Zeitpunkten.

3. Die zu jedem Zeitpunkt im interstellaren Medium vorhandene Gesamtmasse an 26Al nimmt
mit abnehmender Steigung der Anfangsmassenverteilung stark zu.

4. Je flacher die Anfangsmassenfunktion desto dominanter tritt das hydrostatische Maximum
heraus.

5. Bei sehr steilen Anfangsmassenfunktionen sind beide Maxima angenähert gleich.

Abbildung 4.11 zeigt die zu Abbildung 4.10 äquivalente Darstellung der Abhängigkeit der inter-
stellaren 60Fe-Masse von der Sternentstehungshistorie.

4.1.1.3 Systematische Unsicherheiten

Eine genauere Betrachtung von Abbildung 4.5 erscheint im Hinblick systematischer Unsicherhei-
ten meiner Nukleosynthesebeschreibung geboten. Die Breite der Streuung gibt zwar einerseits
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Abbildung 4.11: Zeitprofile für die interstellare 60Fe-Masse für verschiedene Wahlen der Steigung der
Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.

einen ersten Eindruck der intrinsischen Unsicherheiten der verschiedenen detailierten Nukleo-
synthesemodelle. Andererseits muß aber berücksichtigt werden, daß, wie bereits in Kapitel 3
diskutiert, viele der Nukleosynthesemodelle die Effekte von anhaltendem Masseverlust während
der Hauptreihen- und Nachhauptreihenphase vernachlässigen. Das in den Sternen erzeugte 26Al
verbleibt so länger im Stern und kann daher einerseits im Stern zerfallen und andererseits durch
Sekundärreaktionen zerstört werden. Durch die Vernachlässigung des Sternwindes in vielen
Modellen wird eine Abschätzung der systematischen Unsicherheiten durch z.B. unterschiedliche
Konvektionsmodelle stark erschwert.
Wo liegen nun die größten Unsicherheiten ? Das im Sinne der Sternentwicklung umstritten-
ste physikalische Problem erwächst aus der Beschreibung von Mischprozessen im Sterninneren.
Neben den exakten Bedingungen für Konvektion und Semikonvektion (siehe Abschnitt 3.1.1.3)
spielt die Frage nach den Rotationseigenschaften eine fundamentale Rolle. Rotation führt zu
zusätzlichen Instabilitäten und damit zu Materieflüssen im Sterninneren. Das Problem des in-
ternen Mischens ist damit eng verknüpft mit dem Problem der Sternrotation. Andererseits
beeinflussen Mischprozesse wegen des Materie- und Energietransports auch die stellaren Brenn-
prozesse, so daß die Nukleosynthese nicht entkoppelt von diesen Problemen betrachtet werden
kann. Für die Beobachtbarkeit wie für die chemische Entwicklung der interstellaren Materie sind
zu dem auch die Mechanismen des Materieverlustes von ausschlaggebender Bedeutung. Wie in
der Einleitung zu diesem Abschnitt bereits erwähnt, wird aber gerade dieser Aspekt in den mei-
sten Modellen noch vernachlässigt.
Neben den Unsicherheiten, die sich aus der Beschreibung der Sternstruktur und -entwicklung
ergeben, finden sich auch in der Beschreibung der Kernreaktionen selbst einige Quellen von
möglichen systematischen Fehlern. Wie in Abschnitt 3.1.1.2 erörtert, lassen sich viele Wirkungs-
querschnitte und Reaktionsraten für Bedingungen, wie sie im Sterninneren herrschen, nicht im
Labor messen, so daß auf Extrapolationen zurückgegriffen werden muß. Darüber hinaus hat
die numerische Implementation gegebenenfalls Einfluß auf die resultierenden Modellvorhersagen
(z.B. Realisation von QSE-Brennen).
Eine Abschätzung für die Unsicherheiten meiner 26Al-, 60Fe-Emissionsbeschreibung erhält man
aus dem Vergleich der Modellvorhersagen von Langer et al. (1995, 1997) und den im Standard-
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Abbildung 4.12: Zeitprofil der interstellaren 26Al-Masse für zwei unterschiedliche Nukleosynthebe-
schreibungen. Die optimisitischere Kurve basiert auf den Nukleosynthesemodellen von Meynet et al.
(1997) und Woosley und Weaver (1995a), während der unteren Kurve die Modelle von Ødegaard (1996)
und Langer et al. (1995) zu Grunde liegen.

modell herangezogenen Werten von Meynet et al. (1997). Beide Sternentwicklungsgitter be-
schreiben die Nukleosynthese in annähernd gleicher Weise, während sie sich in der Beschreibung
von innerem Mischen und Masseverlust unterscheiden. Abbildung 4.12 zeigt die resultierenden
26Al-Zeitprofile für eine Standardassoziation. Wird in den Sternmodellen die stellare Rotation
berücksichtigt, so zeigt sich, daß die zu erwartenden Erträge besser durch das Meynet’sche Mo-
dell beschrieben werden. Aus diesem Grund liegt meinen Standardprofilen die optimistischere
Ertragsfunktion nach Meynet et al. (1997) zu Grunde.
Ein weitere Quelle möglicher systematischer Fehler erwächst aus der Möglichkeit, daß Supernova-
Explosionen von Sekundärsternen in engen, massereiche Binärsysteme stark überhöhte 26Al-
Erträge aufweisen könnten (Langer et al. (1998); siehe Abschnitt 3.1.3). Bis heute ist dieser
Produktionskanal nicht über den recht großen Parameterraum binärer Sternsysteme untersucht
worden. So ist nicht geklärt wie diese Produktionsüberhöhung von den Systemparametern Mas-
severhältnis und Umlaufperiode abhängt. Daher ist an eine detailierte Untersuchung dieses
Produktionskanals für interstellares 26Al im Rahmen einer detailierten Binärpopulationssynthe-
se nicht zu denken. Nimmt man jedoch an, daß alle massiven, engen Binärsysteme mit Fall A
Massentransfer eine derartige Entwicklung durchlaufen, so erhält man eine grobe Abschätzung
mit Hilfe meines Populationsmodells. Ausgehend von der Annahme, daß ca. 60% (Mason
et al. 1998) aller Sterne in Doppelsternsystemen zu finden sind und daß ca. 8% (Meynet et al.
1994) dieser Systeme die entsprechenden Bedingungen für den Massentransfer erfüllen, so kommt
man auf einen Anteil von ca. 2.5% einer Population massiver Sterne, welcher diese Produkti-
onsüberhöhung zeigen sollte. Wählt man nun einen konservativeren Überhöhungsfaktor von 100
(Langer spricht von Überhöhungen von bis zu einem Faktor 1000), so erhält man die modifizier-
te 26Al-Emission in Abbildung 4.13 für den Fall meines Standardszenarios. Neben einem dem
erwähnten Überhöhungsfaktor geht in das gezeigte Zeitprofil die Annahme ein, daß die Lebens-
dauer eines materieempfangenden Sekundärsterns sich durch den Verjüngungsprozeß um einen
Faktor 1.25 bis 1.5 verlängert, was die Verschiebung des Supernovamaximas zu einem späteren
Zeitpunkt erklärt.
Aus der Abbildung wird deutlich, daß für den angenommenen Fall die wenigen massereichen,
engen Binärsysteme die dominante Quelle galaktischen 26Al sein könnten. Daher erscheint ei-
ne weitere, detailierte Untersuchung dieses Kanals dringend notwendig, um im Rahmen einer
detailierten Binärpopulationssynthese mögliche 26Al-Zeitprofile zu errechnen.
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Abbildung 4.13: Effekt von MCB-Systemen nach Langer auf die interstellare 26Al-Masse: Die durch-
gezogene Linie zeigt den Beitrag der MCB-Systeme, während die gepunktete das Standardprofil und die
strich-punktierte Linie die Summe aus Einzelsternen und MCB-Systemen widergeben. In allen gezeigten
Profilen wurde als obere Massengrenze 120M� angenommen.

4.1.1.4 Statistische Unsicherheiten

Die Modellierung von OB Assoziationen unterliegt zu dem statistischen Fluktuationen, die sich
durch das diskrete Sampling der Anfangsmassenfunktion ergeben. Die Anfangsmassenfunkti-
on gibt die Wahrscheinlichkeit für das Entstehen eines Sterns einer bestimmten Anfangsmasse
wieder. Ist die Population nun vergleichsweise klein, d.h. deutlich kleiner als einige 100 Sterne
im Massenbereich zwischen unterer und oberer Massengrenze, so kommt es je nach Steigung
der Anfangsmassenfunktion zu einer ungenügender Besetzung der Verteilungsfunktion. Bei stei-
len Anfangsmassenfunktionen unterliegt daher gerade der Bereich sehr großer Anfangsmassen
starken Fluktuationen der Besetzung. Um die Effekte der statistischen Streuung durch die
Realisation von finiten Samples auf die simulierten Observablen zu untersuchen, haben Kar-
sten Kretschmer (Kretschmer 2000) und ich eine Monte Carlo Version meines Modells erar-
beitet. Diese veränderte Version meines Populationssynthesemodells erlaubt die Untersuchung
der Auswirkungen statistischer Fluktuationen der Populationen auf die Zeitentwicklungen der
primären Observablen und ihrer Korrelationen. Von besonderer Bedeutung ist zu dem die Fra-
ge, ab welcher Populationsstärke systematische Unsicherheiten die möglichen statistischen Fehler
dominieren, so daß tatsächlich zu Grunde liegende theoretische Modelle unterschieden werden
können und die Systemparamter signifikant untersucht werden können.
Abbildung 4.14 zeigt eine zu Abbildung 4.7 analoge Darstellung der interstellaren 26Al-Masse
von 100 Populationen einer OB Assoziation mit 100 Sternen im Massenbereich zwischen 8 und
120M� . Dabei sind die einzelnen Zeitprofile der Monte Carlo Simulationen zu einer Dichtekurve
zusammengefaßt worden.
Um die Abhängigkeit der statistischen Streuung von der Populationsstärke zu untersuchen, wur-
de die Modellrechnung für verschiedene Populationsstärken wiederholt. Abbildung 4.15 zeigt die
26Al-Masse zum Zeitpunkt des Maximums als Funktion der Populationsstärke. Auf Grund der
steilen Anfangsmassenverteilung, die zu sehr niedrigen Anteilen der massereichsten Sterne an
der Gesamtpopulation führt, wirken sich die Fluktuationen der Population in der Frühphase,
d.h. während der winddominierten 26Al-Emission, am stärksten auf das Windmaximum und
den frühen Supernovabeitrag des Zeitprofils aus. Ferner sind vertikal die Breiten der Streuung
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Abbildung 4.14: 26Al-Inhalt des interstellaren Mediums um 100 Assoziationen aus 100 Sternen mit
zufälligem Sampling der IMF. Die Farbe kodiert die Beiträge aus Sternwinden und Supernovae.
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Abbildung 4.15: Streuung im Maximum des M26-Profils als Funktion der Populationsstärke

eingezeichnet. Die gestrichelten Linien markieren den Bereich der 50% Streuung, d.h. inner-
halb des Bandes befinden sich 50% aller Samples. Man sieht deutlich, daß die Breite dieses
Bandes für größere Populationen abnimmt. Ab einer Populationsstärke von etwa 100 Sternen
sind die statistische Unsicherheiten auf Grund des IMF-Samplings kleiner als die systematischen
Unsicherheiten des Nukleosynthesemodells.
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4.1.2 Masseverlust und kinetische Energie in OB Assoziationen

4.1.2.1 Masseverlust, Windgeschwindigkeit und Supernovae

Wie u.a. in Kapitel 3 bereits deutlich wurde, sind massive Sterne starke Quellen kinetischer
Energie für das interstellare Medium. So führen die Sternwinde bzw. Supernovae nicht nur zur
einer Modifikation der chemischen Zusammensetzung des umgebenden Mediums, sondern die
mit den Winden und Explosionen verbundene kinetische Energie führt durch sich ausbreitende
Schockwellen zur Bildung von Strukturen im Medium (siehe Kapitel 3 und Referenzen dort). Für
die Modellierung des Flusses kinetischer Energie aus OB Assoziationen muß zunächst zwischen
den quasi-kontinuierlichen Sternwinden und den instantanen Explosionsereignissen unterschie-
den werden.
Der Fluß kinetischer Energie läßt sich bezüglich der Modellierung in zwei Aspekte zerlegen,
welche sich aus der formelmäßigen Beziehung für die Windluminosität

LWind ∝ Ṁ, · v2
∞ (4.11)

ergeben. Neben der Massenverlustrate Ṁ ist die Endgeschwindigkeit v∞ von entscheidender
Bedeutung. Insbesondere in der Beschreibung von Sternwinden unterliegen beide Komponenten
einer separaten, vom Entwicklungszustand des Sterns abhängigen zeitlichen Variation. Während
aus Konsistenzgründen die modellmäßige Beschreibung der Massenverlustrate in meinem Mo-
dell auf die Massenverlustbeschreibung nach den Genfer Sternmodellen (Meynet et al. 1994,
1997) festgelegt ist, legen die gewählten Sternmodelle im Grunde nur eine untere Grenze für
die Windgeschwindigkeit fest, welche durch die effektive Fluchtgeschwindigkeit gegeben ist. Da
aber die Sternentwicklungsmodelle keine detailierte Beschreibung der Sternatmosphäre umfas-
sen, ist die Windgeschwindigkeit aus diesen Modellen heraus nicht näher quantifizierbar. Es
bietet sich daher ein empirischer Ansatz für die Beschreibung der Windendgeschwindigkeiten
an. Während für die Beschreibung von v∞ für heiße Hauptreihensterne (log Teff ≥ 3.9) auf
Grund der besseren Beobachtungssituation in der jüngeren Literatur verschiedene Relationen
zwischen der Windgeschwindigkeit und verschiedener Sternzustandsgrößen (Leuchtkraft, Effek-
tivtemperatur usw.) zu finden sind (Horwarth und Prinja 1989, Leitherer et al. 1992, Schaerer
et al. 1996a), ist die Situation für entwickelte Sterne deutlich schlechter. Die Abweichungen
der Hauptreihenwindformeln liegen maximal im Bereich von 0.2 dex4. Für mein Standardmo-
dell habe ich schließlich die Windformel von Horwarth und Prinja (1989) (Gl. 4.12) gewählt,
da diese Beziehung zum einen auf der breitesten Datenbasis beruht, welche zu dem konsistent
ausgewertet wurde. Die Windgeschwindigkeit kühler Sterne wird in meinem Modell nach Drake
(1986) zu konstant 30 km/s abgeschätzt, während für Winde von LBV-Sternen eine konstante
Windgeschwindigkeit von 200 km/s angenommen wird (vgl. Windgeschwindigkeit für den LBV-
Stern P Cygni). Die Windgeschwindigkeiten für Wolf-Rayet Sterne werden in meinem Modell
abhängig vom WR-Typ auf die jeweiligen Mittelwerte der Windgeschwindigkeiten nach Prinja
et al. (1990) abgeschätzt.

logR = 0.5 · logL− 2 · log
[

Teff

Teff,�

]
(4.12)

vesc =

√
3.81 · 105 ·M

R
· 1− 2.7 · 10

−5 · logL
M

v, = (0.58 + 2.04 · logR) · vesc
v∞ = v, · 0.85 · Z0.13

4relative Abweichung in Einheiten des Zehnerlogarithmus
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Tabelle 4.1 listet neben den Kategorien, die jeweiligen Klassifikationskriterien und die Windge-
schwindigkeiten, wie sie in meinem Modell zur Anwendung kommen.

Objektklasse Selektionskriterien v∞
km/s

heißer Hauptreihenstern log Teff ≥ 3.9 Gl. 4.12
kühler Stern log Teff < 3.9 30

LBV 3.75 ≤ log Teff ≤ 4.4 200
log Ṁ ≥ −3.5
log Teff > 4.4

WR Xsurf < 0.4
MZAMS ≥ Mmin

WR

WNL Xsurf > 0.1 1900
WNE Xsurf ≤ 0.1 1650

Xsurf
C /Xsurf

N > 10
Xsurf ≤ 0.1

WC6-9 Xsurf
C /Xsurf

N ≤ 10 1810
(Xsurf

C +Xsurf
O )/Y surf < 0.5

Xsurf ≤ 0.1
WC4-5 Xsurf

C /Xsurf
N ≤ 10 2820

(Xsurf
C +Xsurf

O )/Y surf < 1
Xsurf ≤ 0.1

WO Xsurf
C /Xsurf

N ≤ 10 3000
(Xsurf

C +Xsurf
O )/Y surf ≥ 1

Tabelle 4.1: Windgeschwindkeitsmodell

Da bislang keine selbstkonsistente Beschreibung der Explosionsmechanismen von Kernkollaps-
Supernovae erreicht werden konnte und beobachtete Explosionsenergie typischerweise von der
Größenordnung 1051 erg sind, werden Supernovae in meinem Modell als instantaner Eintrag
kinetischer Energie von 1051 erg modelliert.
Neben dem Energieeintrag ist auch der Eintrag von Materie durch Supernovae von Bedeu-
tung. Dies gilt insbesondere für den Massebereich unterhalb von 20M� , da diese Sterne bis
zur Präsupernova-Phase einen vergleichsweise geringen Gesamtmasseverlust erleiden und so die
meiste Masse explosiv freigesetzt wird. In meinem Modell wird die bei der Explosion freigesetzte
Masse nach folgender Beziehung bestimmt:

MEjekta(MZAMS) =MZAMS −

 τ�∫

0

Ṁw(t)dt+MNS


 , (4.13)

dabei istMNS die Masse des Neutronensterns, welche zu 1.4M� angenommen wird, undMZAMS

die Anfangsmasse des Sterns zu Beginn der Hauptreihenphase.
So ergeben sich schließlich die folgenden Beziehungen für den gesamten freigesetzte Materie und
kinetische Energie einer OB Assoziation, wobei ∆SN die Supernovarate zu einem Zeitpunkt t ist:

Mtotal(t) =
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

min(Mup,M∗
max(t̂))∫

Mlow

dM Φ(M)
∫ t
t̂
dt́ Ṁ(t́,M) (4.14)

+
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

Mup∫
min(Mup,M∗

max(t̂))

dM Φ(M)MEjekta(M) ·∆SN(t̂− τ,(M))
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Ekin(t) =
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

min(Mup,M∗
max(t̂))∫

Mlow

dM Φ(M)
∫ t
t̂
dt́ 0.5 · Ṁ(t́,M) · v2

∞(t́,M) (4.15)

+
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

Mup∫
min(Mup,M∗

max(t̂))

dM Φ(M) εSN ·∆SN(t̂− τ,(M))

Die zeitlichen Ableitungen der Gleichungen 4.14 und 4.15 liefern die Zeitprofile der Gesamtmas-
senverlustrate und der mechanische Luminosität einer Assoziation, wie sie in den Abbildungen
4.16 und 4.17 gezeigt sind.
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Abbildung 4.16: Zeitliche Entwicklung der Gesamtmassenverlustrate einer OB Assoziation für das
Standardszenario.
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Abbildung 4.17: Zeitprofil der mechanischen Luminosität einer OB Assoziation für das Standardsze-
nario.

Während die Sternwinde zur Ausbildung eines deutlichen Maximums in der Gesamtmassenver-
lustrate führen, ist das Maximum des Energieeintrags auf Supernovae zurückzuführen. In der
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späteren Entwicklung der Gesamtmassenverlustrate sinkt der Anteil der Sternwinde auf etwa
10% der Supernova-Komponente. Die zeitliche Integration des Gesamtmassenverlustes, wie sie
von Gleichung 4.14 beschrieben wird, zeigt jedoch, daß etwa 2/3 der gesammten freigesetzten
Materie einer Assoziation auf Sternwinde zurückzuführen sind. Der Gesamteintrag kinetischer
Energie hingegen ist durch Supernovae dominiert. Dies ist insbesondere im Zusammenhang der
chemischen Zusammensetzung und Beschleunigung der sogenannten kosmischen Strahlung von
Bedeutung (Parizot et al. 1997).

4.1.2.2 Der Einfluß von IMF und SFR

Flachere Anfangsmassenverteilungen lassen zum einen eine noch stärkere Ausbildung des frühen
Maximums in der Gesamtmassenverlustrate erwarten. Zum anderen ist auch mit der Ausbildung
eines klareren Maximums in der Energiefreisetzung zu rechnen. Steilere Anfangsmassenfunktio-
nen hingegen sollten zu einem abnehmenden Anteil der Sternwinde sowohl an der Gesamtmas-
senverlustrate als auch an der Energiefreisetzung führen. Analog zu den bereits im Abschnitt
über die Radionukleosynthese diskutierten Zeitprofilen zeigen die Abbildungen 4.18 bzw. 4.19
die Variation der Gesamtmassenverlustrate bzw. der mechanischen Luminosität in Abhängigkeit
von der Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.
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Abbildung 4.18: Zeitprofile für die Gesamtmassenverlustrate einer Assoziation für verschiedene Wahlen
der Steigung der Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.

4.1.2.3 Systematische und Statistische Unsicherheit

Systematische Unsicherheiten ergeben sich aus mehreren Quellen. Zum einen wurde schon in
Abschnitt 4.1.2 erörtert, daß die den Genfer Sternmodellen zu Grunde liegenden Masseverlu-
straten systematisch größer gewählt sind als die Beobachtungen zulassen. Zum anderen führen
sowohl auf theoretischer Seite Effekte wie stellare Rotation und Unsicherheiten der Windtheorie
als auch auf Beobachtungsseite Phänomene wie zum Beispiel Fragmentierung und Variabilität
von Sternwinden zu zusätzlichen Unsicherheiten. Da die Bestimmung von Massenverlustraten
und Windgeschwindigkeiten grundsätzlich gekoppelt ist, wirken sich die aufgelisteten Unsicher-
heiten auf beide Windgrößen aus.
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Abbildung 4.19: Zeitprofile für die mechanische Luminosität bei Wahl verschiedener Steigungen der
Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.

Als Beispiel für die Unsicherheiten der Windtheorie sei an dieser Stelle folgender Beobachtungs-
befund angeführt, der u.a. von Prinja und Crowther (1998) kürzlich diskutiert wurde. Während
die radiation driven wind theory eine starke Abhängigkeit der Massenverlustraten von der Metal-
lizität erwarten läßt - niedriger Metallizität führt zu kleineren Opazitäten der Sternatmosphären
und damit zu niedrigeren Massenverlustraten -, zeigen Beobachtungen des Windimpulses von
Sternen der kleinen Magellanschen Wolken (Metallizität ca. 1/4Z�) eine deutlich schwächere
Korrelation von Windimplus und Metallizität.
Abbildung 4.20 zeigt das von mir verwendete Windmodell im Vergleich zu beobachteten Wind-
größen von O-Sternen sowie Wolf-Rayet Sternen. Während es sich bei den eingezeichneten
Massenverlustraten und Windgeschwindigkeiten von Wolf-Rayet Sternen um direkt, konsistent
bestimmte Werte handelt (Prinja et al. 1990), liegt den O-Stern Werten die Spektralkallibration
nach Humphreys und McElroy (1984) zu Grunde. Diese Kallibration ermöglicht die Zuordnung
von Massenverlustraten nach de Jager et al. (1988) zu den Windgeschwindigkeiten aus Horwarth
und Prinja (1989), Prinja et al. (1990).
Neben den systematischen Unsicherheiten, die sich aus der empirischen und theoretischen Si-
tuation ergeben, muß sich das Sampling der Anfangsmassenverteilung im Falle finiter Popula-
tionsstärken stark auf den Gesamtmasseverlust und die mechanische Luminosität einer Asso-
ziation auswirken. Unsere Monte Carlo Simulation erlauben eine Abschätzung dieser Effekte.
Wie Abbildung 4.21 für den Fall einer Assoziation aus 100 Sternen zeigt, ist für die mechanische
Luminosität einer Assoziation das Sampling des oberen Massebereichs von deutlich kleinerer Be-
deutung als im Falle der 26Al-Emission. Hingegen bewirkt die begrenzte Populationsgröße eine
große Fluktuation im Supernovaanteil des Zeitprofils, was auf die stark zunehmende Lebens-
dauer leichterer Sterne zurückzuführen ist. Durch diesen Effekt wächst die Zeitspanne zwischen
zwei aufeinanderfolgenden Supernovae an.



142 Kapitel 4. OB Assoziationen und Superblasen im Modell

−8 −7 −6 −5 −4 −3
Log dM/dt

3.00

3.10

3.20

3.30

3.40

3.50

3.60

3.70
Lo

g 
v t

er
m

V
III
I

WN
WC120 MO •

hot

WNE

WC6-9

85 MO •

hot

WNL

hot

WNE

hot

WC6-9

WC4-5

60 MO •

hot

40 MO •

hot

hot

WNL
WC6-9

25 MO •

hot
20 MO •

hot

15 MO •

hot

Abbildung 4.20: Vergleich des Windmodells mit gemessenen Windparametern für O- und WR-Sterne.
Die eingezeichneten Kurven im Massenverlust-Geschwindigkeits-Diagramm ergeben sich aus Anwendung
des Windmodells auf die Sternentwicklungsmodelle nachMeynet et al. (1994). Die jeweilige Anfangsmasse
ist am Beginn der zugehörigen Entwicklungskurve angegeben.

0 10 20 30 40
Alter [Myr]

35

36

37

38

39

40

lo
g(

P
 / 

(e
rg

/s
ec

))

0 10 20 30 40
35

36

37

38

39

40
Wind

SN
Wind+SN

Abbildung 4.21: Mechanische Luminosität von Assoziation aus 100 Sternen mit Monte Carlo Sampling
der Anfangsmassenfunktion.
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4.1.3 Photoionisierende Strahlung heißer Sterne

4.1.3.1 Beschreibung der EUV-Emission

O- und frühe B-Sterne emittieren auf Grund ihrer hohen Effektivtemperaturen einen großen
Teil ihrer elektromagnetischen Strahlung im UV-Spektralbereich. Besonders Strahlung mit Wel-
lenlängen unterhalb von 91.2 nm5 (entspricht 13.6 eV → Ionisationspotential von Wasserstoff)
ist in diesem Zusammenhang von großem Interesse. Da Wasserstoff das mit Abstand häufigste
Element in Sternen und dem interstellaren Medium ist, führt die hinreichende Emission von
Strahlung in diesem Wellenlängenbereich zur Bildung von (vollständig) ionisierten Gebieten um
die Strahlungsquelle. Diese Gebiete nennt man HII-Regionen und sind kennzeichnend für die
Anwesenheit heißer, junger Sterne. Während die Emission kinetischer Energie sowohl durch
Sterne wie durch Supernovae erfolgt, ist die photoionisierende EUV-Strahlung nur von den sehr
heißen Sternen zu erwarten. Da photoionisierende Strahlung mit heißeren und damit schwere-
ren Sternen verknüpft, ist die Zeitspanne, über die EUV-Strahlung in einem Starburst-Umfeld
effektiv emittiert wird, kürzer als die Dauer effektiver Emission kinetischer Energie, welche im
Grunde durch die Lebensdauer des leichtesten Sterns gekennzeichnet ist, der eine Supernova-
Explosion erleidet.
Im Prinzip ermöglicht die Annahme, daß Sterne thermisch strahlende Schwarzkörper seien,
eine einfache, intuitive Quantifizierung der EUV-Emission heißer Sterne. Dazu muß ledig-
lich abhängig von der Effektivtemperatur, welche sich aus den Sternmodellen (z.B. Meynet
et al. (1994)) ergibt, über das Planck-Spektrum beginnend bei 13.6 eV bzw. 91.2 nm inte-
griert werden. Es zeigt sich jedoch, daß die ausgedehnte Sternathmosphäre und der damit
verbundene Strahlungstransport durch dieses chemisch komplexe Medium, die Annahme einer
Schwarzkörperstrahlung als unzureichend erscheinen läßt. Nur bei sehr hohen Effektivtempe-
raturen von über 50000 K nähert sich das Sternspektrum dem Schwarzkörperspektrum an. Es
zeigt sich also, daß eine detailiertere Behandlung des Strahlungstransports6 notwendig ist. Vacca
et al. (1996) haben basierend auf detailierten Athmosphärenmodellen einen Katalog von EUV-
Photonenemissionsraten [in phot. pro s] für O-Sterne in drei Leuchtkraftklassen (V, III und I)
erarbeitet. Dazu wurde analog zum Ansatz des Schwarzkörperspektrums über die synthetischen
Sternspektren integriert. Es zeigt sich, daß dieser Katalog sich mit Hilfe von Gleichung 4.16
hinreichend gut fitten läßt.

Q0(MZAMS) = log
(
a1 +

a2

MZAMS

)
· 1049 s−1 (4.16)

Hierbei bedeutet Q0 der Fluß an Photonen mit Energien über 13.6 eV. Für den Fluß heliumio-
nisierender Photonen Q1 (erste Ionisation) und Q2 (zweite Ionisation) lassen sich mit Gleichung
4.16 ebenfalls gute Ergebnisse erzielen. Nach dem Vorbild der Quellbeziehungen in den beiden
vorangegangenen Unterabschnitt erhält man so für eine OB Assoziation:

Qtotal(t) =
∫ t
t0
dt̂Σ(t̂)

min(Mup,M∗
max(t̂))∫

Mlow

dM Φ(M) [Q0(M) +Q1(M) +Q2(M)] (4.17)

Löst man Gleichung 4.17 für das Standardszenario, so erhält man das in Abbildung 4.22 gezeigte
Zeitverhalten für die Emission photoionisierender EUV-Strahlung. Da ausschließlich die heißen
O-Sterne als Quellen dieser Strahlung in Frage kommen, ist mit meinem Modellansatz eine

5Man spricht hier von Extrem Ultra-Violetter (EUV) Strahlung.
6Auf die theoretischen Grundlagen und die vielen Verfeinerungen des Strahlungstransportproblems durch Plas-

men kann an dieser Stelle nicht eingegangen werden.
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zeitlich konstante Emission an EUV-Photonen zu erwarten, welche mit dem Einsetzen der ersten
Supernovaexplosionen sinkt. Die direkte Verknüpfung von Anfangsmasse und EUV-Emission
durch die verwendete Fitfunktion erklärt auch die Zunahme des Photonenflusses bei höheren
oberen Grenzmassen. Die Abnahme während der Supernova-Phase folgt gemäß meinem Modell
dem Produkt der Potenzgesetze für Anfangsmassenfunktion und Lebensdauer. Bei höheren
oberen Grenzmassen setzt die Abnahme daher auch früher ein.
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Abbildung 4.22: Zeitprofil der Emission photoionisierender Strahlung einer OB Assoziation für das
Standardszenario.

4.1.3.2 Der Effekt der IMF und SFR

Da bei flacheren Anfangsmassenfunktionen der relative Anteil schwererer Sterne steigt, soll-
te die EUV-Emission relativ stark ansteigen. Bei steileren Anfangsmassenverteilung hingegen
ist hingegen eine ebenso starke Reduktion der EUV-Emission zuerwarten. Wie bei den anderen
primären Observablen auch führt eine zeitlich ausgedehntere Sternentstehungsaktivität zu einem
Verwischen der zeitlichen Strukturen der Emissionsprofile. Im Vergleich zwischen mechanischer
Luminosität und EUV-Emission kommt hinzu, daß der relativ große Unterschied in der zeitlichen
Ausdehnung mit länger andauernden Sternentstehungshistorien zunehmend verschwimmt. Ab-
bildung 4.23 zeigt die Abhängigkeit des Photonenflusses von den Sternentstehungsparametern.
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Abbildung 4.23: Zeitprofile für den EUV-Photonenfluß für verschiedene Wahlen der Steigung der
Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsrate.
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4.1.3.3 Systematische und statistische Unsicherheiten

Neben den Unsicherheiten der Modellierung der Sternentwicklung und des Strahlungstransports
durch Sternathmosphären (z.B. lokales thermodynamisches Gleichgewicht in der Sternathmo-
sphäre ?) unterliegt meine Beschreibung der EUV-Emission einem weiteren Unsicherheitsfaktor.
Durch die Verwendung einer einfachen Relation zwischen EUV-Emission und Anfangsmasse ei-
nes Sterns wird den Veränderungen im Zuge der Sternentwicklung nicht Rechnung getragen, d.h.
alle Sterne werden in diesem Modell als Hauptreihensterne mit ihrer jeweiligen Anfangsmasse
behandelt. Für Sterne mit geringerer Anfangsmasse (MZAMS ≤ 30M� ) ist diese Näherung
durch die geringeren Effekte des Sternwindes mit geringeren Fehlern behaftet als für schwerere
Sterne. Außerdem ist der Anteil entwickelter Phasen an der Gesamtlebensdauer bei schwereren
Sternen größer als bei leichteren Sternen. Schließlich führen die dichteren Sternwinde schwererer
Sterne zu einer weiteren Prozessierung der emittierten Strahlung. Es ist also zu erwarten, daß
die von meinem Modell vorhergesagte EUV-Emission einer OB Assoziation tendenziell zu hoch
ist. Ein Vergleich mit einem detaillierteren, auf der Interpolation von Sternathmosphärenrech-
nungen beruhenden Modell, ergibt eine Überschätzung der EUV-Emission durch mein Modell
um einen Faktor 2-3.
Abbildung 4.24 zeigt eine zu Abbildung 4.22 analoge Darstellung einer Monte Carlo Simulation
der EUV-Emission einer finiten Population einer OB Assoziation. Anhand des Streuungsbandes
läßt sich die statistische Unsicherheit abschätzen.

0 10 20 30 40
Alter [Myr]

42

44

46

48

50

52

lo
g(

P
ho

to
ne

n/
se

c)

0 10 20 30 40
42

44

46

48

50

52

Abbildung 4.24: Zeitliche Entwicklung des EUV-Photonenflusses für statistisch äquivalente Assoziation
von 100 Sternen mit Monte Carlo Sampling der Anfangsmassenfunktion.

4.1.4 Das Anzahlverhältnis von Wolf-Rayet und O-Sternen

Vielfach wird die Methode der Populationssynthese auch in Form der sog. population number
synthesis (PNS) angewandt. Dabei wird versucht, anhand parametrisierter, detailierter Ster-
nentwicklungsmodelle die beobachteten Anzahlhäufigkeiten von Sterntypen wie z.B. Röntgen-
Binärsystemen und anderen leicht beobachtbaren Veränderlichen für Modellpopulationen nach-
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zuempfinden und so u.a. Rückschlüsse auf die Sternentstehungsmechanismen zu gewinnen. Für
den Bereich der massereichen Sterne ist insbesondere das Anzahlverhältnis von Wolf-Rayet und
O Sternen von Interesse. Da mein Modell einerseits auf den Massenbereich über 8M� be-
schränkt ist und andererseits die Spektraleentwicklung der Sterne nicht im Detail berücksichtigt
wird, kann jedoch nur sehr grob zwischen Hauptreihen- und Nachhauptreihensternen unterschie-
den werden. Die Einführung einer Mindestmasse für die Ausbildung einer Wolf-Rayet Phase
erlaubt so dieses Verhältnis abzuschätzen. Eine Untergliederung nach Wolf-Rayet Untertypen
ist jedoch in der jetztigen Fassung nicht möglich. Für solare Metallizität liegt die Grenzmasse,
ab welcher ein massereicher Stern eine Wolf-Rayet Phase ausbilden kann, bei ca. 30M� . Die
Abbildung 4.25 zeigt die zeitliche Entwicklung dieses Verhältnisses für das Standardszenario.
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Abbildung 4.25: Das WR zu O Verhältnis im Falle einer Standardassoziation.

Das Verhältnis zeigt im Falle eines Starbursts eine deutlich ausgeprägte Peak-Struktur, die sich
mit steigender Massengrenze verbreitert und ihr stärker ausgeprägtes Maximum zu früheren
Zeiten erreicht. Dieser Trend läßt sich einfach aus der Anfangsmassenabhängigkeit der Stern-
winde erklären, wodurch ein schwerer Stern früher in die WR-Phase eintritt und eine relativ zur
Lebensdauer längere WR-Phase erlebt. Aus diesen Argumenten heraus ergibt sich aber auch
sofort das Manko dieser Beobachtungsgröße. Durch die direkte Abhängigkeit vom Windmo-
dell der Sternentwicklungsmodelle werden für andere Windmodelle u.U. deutlich andere Werte
für das Anzahlverhältnis erzielt. Zu dieser Unsicherheit tritt ferner die Vernachlässigung des
zweiten Entwicklungskanals für Wolf-Rayet Sterne. Die in meinem Modell berücksichtigten
Wolf-Rayet Sterne, sind reine Population I Wolf-Rayet Sterne, die durch den massiven Stern-
wind des Vorgängersterns entstanden sind. Wie aber bereits in Kapitel 3 diskutiert, können
Wolf-Rayet Sterne aber auch auf Grund von Materietransfer-Phänomenen in engen Binärsyste-
men entstehen. Dadurch können Sterne mit Anfangsmassen, welche deutlich kleiner sind als die
Grenzmassen für einen Einzelstern, Wolf-Rayet Phänomene zeigen, was zu einer Modifikation
der zeitlichen Struktur und des Maximums nach sich führt. Dieser Kanal wird in meinem Modell
vollständig vernachlässigt. Insbesondere in Umgebungen niedrigerer Metallizität, in welchen die
Grenzmasse für isolierte Wolf-Rayet Sterne besonders hoch liegen sollte, muß sich diese Ver-
nachlässigung deutlich machen. In Galaxien wie z.B. der kleinen Magellanschen Wolke werden
nahezu 100% der beobachteten Wolf-Rayet Sterne auf den Binärkanal zurückgeführt (Vanbeve-
ren et al. 1998).
Abbildung 4.26 untersucht die Abhängigkeit des Wolf-Rayet zu O-Stern Verhältnisses von der
Anfangsmassenfunktion und dem zeitlichen Verlauf der Sternentstehungsrate für den Einzel-
sternkanal. Der Übergang von einer instantanen zu einer zeitlichen ausgedehnten Sternentste-
hung führt für alle Anfangsmassenverteilungen zu einer steigenden zeitlichen Ausdehnung des



4.1. Das Emissionsverhalten von OB Assoziationen im Modell 147

0 10 20 30 40
Alter t [Myr]

0.00

0.10

0.20

0.30

0.40
[W

R
]/[

O
] p

ro
 M

O •
  ,

S
F

Γ = 
0.7
1.0

1.35
1.7
2.0

Kont.
Gauss
Burst

Kont.
Gauss
Burst

Abbildung 4.26: Die Abhängigkeit des WR zu O Verhältnisses von Anfangsmassenverteilung und
Sternentstehungsrate.

Verhältnisses und zu einer gleichzeitigen Abnahme des Maximums. Die Variationen durch fla-
chere Anfangsmassenfunktionen lassen sich auf den steigenden, relativen Anteil schwerer Sterne
zurückführen.

4.1.5 Korrelationen verschiedener Primärobservablen

In den vorangegangenen Unterabschnitten wurden zeitlichen Entwicklungen der in meinem Mo-
dell einbezogenen primären Observablen massiver Sterne im Rahmen von OB Assoziationen und
jungen Clustern schrittweise untersucht. Einen gesonderten Zugang zur Untersuchung des durch
reale OB Assoziationen abgedeckten Parameterraums erlaubt die Untersuchung der Evolution
paarweiser Korrelationen der diversen Observablen. Können für reale OB Assoziationen die
primären Observablen mit relativ kleinen Fehlern konsistent bestimmt werden, so ermöglicht
eine Eintragung der deduzierten und auf die totale Masse der jeweiligen Quellpopulation nor-
mierten Meßwerte in die jeweiligen 2-dimensionalen Korrelationsdiagramme eine Untersuchung
der Unsicherheiten einzelner Detailaspekte wie z.B. die Freisetzung von interstellarem 26Al durch
OB Assoziationen. Unter Umständen läßt sich so zum Beispiel die Frage nach der dominanten
26Al-Quelle beantworten. Daher werden im folgenden die Entwicklung der paarweisen Korrela-
tion für Standardassoziationen beispielhaft untersucht.

4.1.5.1 Mechanische Luminosität und Radioaktivität einer OB Assoziation

Abbildung 4.27 zeigt die zeitliche Entwicklung des Verhältnisses von mechanischer Luminosität
und γ-Aktivität für die dominanten Zerfallslinien. In der frühen Phase zeigt sich eine positi-
ve Korrelation, d.h. zunehmende mechanische Luminosität ist mit steigender Radioaktivität
verknüpft. Während der folgenden Entwicklungsphase, d.h. beim Übergang von der Wind-
dominierten zur Supernova-dominierten Phase, stagniert die Entwicklung der Radioaktivität bei
steigender mechanischer Luminosität. Diese Stagnation mündet in eine Abnahme der beobacht-
baren Aktivität. Erst in der sehr späten Phase zeigt sich ein im Vergleich zur Radioaktivität
überstarker Rückgang der mechanischen Luminosität; bei nahezu konstanter Radioaktivität
nimmt die mechanische Luminosität stark ab. Die Variation der oberen Massengrenzen hat
qualitativ wenig Auswirkung auf das Gesamtverhalten, steuert aber die maximale Auslenkung.
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Abbildung 4.27: Entwicklung der Relation zwischen mechanischer Luminosität und γ-Aktivität für
eine Standard-Assoziation.
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Abbildung 4.28: Entwicklung der Relation von mechanischer Luminosität und γ-Aktivität für eine
Standard-Assoziation mit kontinuierlicher Sternentstehung.

In der späten, Supernova-dominierten Phase konvergieren die Kurven zu einer gemeinsamen
Kurve. Da 60Fe nahezu ausschließlich in Supernovae produziert wird, zeigen sich den analogen
Kurven nur die durch Supernovae erzeugten Strukturen. Beiden Relationen gemeinsam ist die
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Konvergenz zu einer gemeinsamen Kurve bei Variation der oberen Grenzmasse.
Abbildung 4.28 zeigt die zu Abbildung 4.27 analoge Darstellung für den Fall einer über 15 Myr
hinweg kontinuierlichen Sternentstehung mit ansonsten identischen Parametern. Durch den
Übergang von instantaner zu kontinuierlicher Sternentstehung verändert sich die Entwicklung
der Relationen grundlegend. Während im instantanen Szenario die mechanische Luminosität in
der späten Phase bei nahezu konstanter Radioaktivität stark abnimmt, zeigt sich hier ein an-
deres Verhalten. Bei konstanter Sternentstehung nimmt die Radioaktivität grundsätzlich gleich
stark oder stärker ab als die mechanische Luminosität.

4.1.5.2 Der photoionisierende Fluß und Radioaktivität einer OB Assoziation
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Abbildung 4.29: Entwicklung der Relation von photoionisierendem EUV-Photonenfluß und γ-Aktivität
einer Standard-Assoziation.

In ganz analoger Weise lassen sich die zeitliche Entwicklungen des photoionisierenden Flußses
und der Radioaktivität für die Standard-Assoziation bzw. den Fall der kontinuierlichen Sternent-
stehung miteinander korrelieren (Abbildung 4.29 und 4.30). Da die photoionisierende Strahlung
ausschließlich von den sehr heißen O-Sternen ausgeht und Supernovae damit keinen direkten
Einfluß auf die eine Größe der dargestellten Relation haben, sind die Verläufe der Kurven für
26Al und 60Fe ähnlicher als im Falle der vorangegangenen Unterabschnitt diskutierten Relation.
Während die Maximalauslenkungen und die konvergenten Endverläufe in beiden Fällen nahezu
gleich sind, zeigen sich in der Frühphase Unterschiede. Diese Differenzen in den Kurvenverläufen
sind auf die unterschiedlichen Synthesekanäle für interstellares 26Al und 60Fe zurückzuführen. Im
Falle eines Starbursts steigt die 26Al-Aktivität bei quasi-konstantem EUV-Photonenfluß (siehe
Diskussion der systematischen Fehler in Abschnitt 4.1.3.3), wohingegen 60Fe erst mit einset-
zender Supernovaaktivität und damit rückläufigem Photonenfluß (die schwersten und heißesten
Sterne explodieren zu erst) freigesetzt wird. Da sich im Falle der kontinuierlichen Sternentste-
hung die einsetzende Supernovaaktivität und die Sternentstehung zeitlich überlappen, steigt die
60Fe-Aktivität bei quasi-konstantem EUV-Photonenfluß an, und die 26Al-Aktivität zeigt ein dy-
namischeres Verhalten, welches zu dem steigender oberer Grenzmasse zunimmt. Auf Grund der
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bei gleichem Alter niedrigeren Sterndichte des kontinuierlichen Szenarios sind die Maximalaus-
lenkungen in diesem Falle etwas niedriger.
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Abbildung 4.30: Entwicklung der Relation von photoionisierendem EUV-Photonenfluß und γ-Aktivität
einer Standard-Assoziation mit kontinuierlicher Sternentstehung.

4.1.5.3 Der ionisierende Photonenfluß und die mechanische Luminosität

Abschließend sollen nun noch entsprechenden Korrelationen von photoionisierendem Strahlungs-
fluß und kinetischer Energie untersucht werden. Die Abbildungen 4.31 und 4.32 zeigen die
entsprechenden Verläufe für instantane bzw. kontinuierliche Sternentstehung.
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Abbildung 4.31: Entwicklung der Relation von photoionisierendem EUV-Photonenfluß und Emission
von kinetischer Enrgie einer Standard-Assoziation.
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Abbildung 4.32: Entwicklung der Relation von photoionisierendem EUV-Photonenfluß und mechani-
scher Luminosität einer Standard-Assoziation mit kontinuierlicher Sternentstehung.

Auf Grund der quasi-instantan mit der Entstehung eines massiven Sterns einsetzenden Emission
der EUV-Strahlung beginnt die Entwicklung der Verhältnisse grundsätzlich bei hohen EUV-
Leuchtkräften und relativ niedrigen mechanischen Luminosität. Mit fortschreitender Entwick-
lung der Sterne nimmt jedoch die Emission photoionisierender Photonen schon auf Grund der
steigenden optischen Dichte der Sternatmosphäre stark ab, während die Windemission erst jetzt
ihrem Maximum entgegenstrebt. Mit einsetzender Supernovaaktivität nimmt die Emission von
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EUV-Strahlung drastisch ab, so daß bei fast konstanter mechanischer Luminosität ein Rückgang
des EUV-Photonenflusses um mehrere Größenordnungen zu verzeichnen ist. Der Übergang zu
einer kontinuierlichen Sternentstehung führt zu einem insgesamt weicheren Kurvenverlauf mit
anfänglich steigendem EUV-Anteil.

4.1.5.4 Der O7V-Äquivalentertrag für 26Al

Aus der konsistenten Modellierung verschiedener primärer Observablen lassen sich darüber-
hinaus weitere Möglichkeiten zur Analyse einzelner OB Assoziationen ableiten. Als besonders
geeignet erscheint dabei das normierte Verhältnis von interstellare 26Al-Masse und EUV-Pho-
tonenfluß. Wird dieses Verhältnis geeignet normiert, z.B. auf den mittleren EUV-Photonenfluß
eines O7V Sterns (Knödlseder 1997), so zeigt das resultierende Zeitprofil einen charakteristischen
Verlauf, der zu dem über einen kurzen Zeitraum über mehrere Größenordnungen variiert. Daher
eignet sich dieser sogenannte O7V-Äquivalentertrag sehr gut als Altersindikator für die beobach-
tete Sternpopulation. Da sowohl der γ-Strahlungsfluß als auch der auf die Photoionisation und
damit den EUV-Photonenfluß zurückzuführende Strahlungsfluß thermischer Bremsstrahlung in
gleicher Weise mit der Entfernung variieren, ist dieser Indikator quasi entfernungsunabhängig.
Abbildung 4.33 zeigt den Zeitverlauf des O7V-Äquivalentertrages für eine Standardassoziation
zusammen mit Anwendungsbereichen anderer Altersindikatoren für junge Sternentstehungsge-
biete.
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Abbildung 4.33: Der Zeitverhalten des O7V-Äquivalentertrags für 26Al und Altersindikatoren für junge
Sternpopulationen.

4.1.6 Vergleich der Vorhersagen mit STARBURST99/99+

STARBURST99 (Leitherer et al. 1999) ist ein über das WWW verfügbares Populationssyn-
thesemodell mit der Zielsetzung der Modellierung integraler Emissionseigenschaften von soge-
nannten Starburst-Galaxien. Das Programm basiert auf einem konsequenten Interpolations-
ansatz, d.h. alle relevanten Größen werden durch angepaßte Interpolationen aus tabellierten
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Ergebnissen detailierter Modellrechnungen (z.B. für Sternentwicklung oder Sternatmosphären)
gewonnen. Dieses Modell wurde von mir um den Aspekt der Nukleosynthese des radioaktiven
Isotops 26Al erweitert7. Da STARBURST99/99+ auf die Modellierung ganzer Galaxien abzielt,
wird ähnlich wie in TIMEPROF von kontinuerierlich besetzten Massenverteilungen ausgegean-
gen. Da STARBURST99/99+ im Gegensatz zu TIMEPROF auf 2-dimensionalen Interpola-
tionen in der Massen- und Zeitkoordinate beruht, erscheint ein Vergleich der Vorhersagen von
STARBURST99/99+ mit den Ergebnissen des TIMEPROF-Modells unter dem Gesichtspunkt
der Überprüfung meiner Näherungen als besonders interessant. Dieser Vergleich wird allerdings
durch einen in der aktuellen Version von STARBURT99 enthaltenen Fehler etwas eingeschränkt.
STARBURST99 neigt bei Wahl sehr hoher Zeitauflösungen zu einer Fehlinterpolation lebens-
dauerabhängiger Größen. Bei einer Zeitauflösung von bis zu 50000 yr spielt dieser allerdings nur
eine untergeordnete Rolle. Die Abbildungen 4.34 bis 4.36 zeigen die vorhergesagten Zeitprofile
für die Emission von 26Al , kinetischer Energie und ionisierender Strahlung für den Fall eines
Starburst von 10000M� für Sterne zwischen 8 und 120M� im Vergleich zu den äquivalenten
Profilen aus TIMEPROF.
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Abbildung 4.34: Interstellare 26Al-Masse nach TIMEPROF und STARBURST99+

Sowohl im Falle des 26Al-Zeitprofils als auch des Zeitverhaltens stimmen die Kurvenverläufe
recht gut miteinander überein. Der auffallenste Unterschied liegt sich im 26Al-Zeitprofil in der
Höhe des zweiten Maximums. Die Differenz zwischen dem von TIMEPROF vorhergesagten
Maximum und dem Ergebnis von STARBURST99+ liegt mit 0.007M� im Bereich von etwa
20% im Vergleich zum TIMEPROF-Ergebnis. Weiterhin wird im Falle von TIMEPROF das
Maximum geringfügig später erreicht. Die leichte Varianz im Verlauf des ersten Maximums
läßt sich allerdings zweifesfrei auf die vereinfachende Annahme gaußförmiger Emissionsprofi-
le im Falle von TIMEPROF erklären. Ob die große Diskrepanz im zweiten Maximum des
ansonsten recht ermutigenden Ergebnisses auf den bereits erwähnten Schwachpunkt von STAR-
BURST99+ zurückzuführen ist, ist bislang noch etwas unklar. Allerdings zeigt der Vergleich
der berechneten Zeitentwicklungen der mechanischen Luminosität (siehe Abbildung 4.35), daß
STARBURT99/99+ mit einsetzender Supernovaaktivität tatsächlich einige numerische Schwie-
rigkeiten zu haben scheint.
Im Falle der Emission von EUV-Photonen, wie sie in Abbildung 4.36 dargestellt sind, zeigt
sich jedoch die Überlegenheit des Interpolationsansatzes von STARBURT99/99+ im Falle von
stellaren, und damit zeitlich eher kontinuierlichen Emissionen. Die Verwendung von Spektralbi-

7Diese veränderte Version wird im folgenden STARBURST99+ genannt.
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Abbildung 4.35: Mechanische Luminosität nach TIMEPROF und STARBURST99+
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Abbildung 4.36: Fluß photoionisierender EUV-Photonen nach TIMEPROF und STARBURST99+

bliotheken und deren Interpolation führt zu einem realistischeren Verlauf des Emissionsprofils.
Die vereinfachende Annahme einer zweiparametrigen Fitfunktion, wie sie in Gleichung 4.17
gemacht wird, führt zu einer maximalen Überschätzung der EUV-Emission meiner Standar-
dassoziation um +0.3dex. Das mit TP8Kurucz bezeichnet Profil zeigt eine auf Interpolation
von Sternspektren beruhende Modifikation des TIMEPROF-Modells. Die Unterschiede in der
Frühphase lassen sich in diesem Fall auf die Vernachlässigung von zweifach heliumionisierender
Photonen (Q2) in der Modifikation von TIMEPROF zurückführen.
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4.2 Evolution von Superblasen im Modell

4.2.1 Modellierung der Expansion von Superblasen

Mit den Annahmen der thin shell approximation8 (siehe Abschnitt 3.2.6) läßt sich eine Abschätz-
ung für das Ausbreitungsverhalten von Superblasen um OB Assoziationen gewinnen. Dazu
wird davon ausgegangen, daß sich bereits eine kleine Blase um die Assoziation oder wenigstens
einen Zentralbereich gebildet hat, deren Hülle zu einer im Vergleich zum Radius dünnen Schale
kollabiert ist. Ist dieser Bildungszeitraum deutlich kürzer als die Lebensdauer massereicher
Sterne, so führt der weitere Eintrag kinetischer Energie zu einer Expansion der Blase. Es
ist zu erwarten, daß diese Expansion so lange anhält, wie der Innendruck den Außendruck
deutlich überwiegt und die Expansionsgeschwindigkeit größer als die Schallgeschwindigkeit im
umgebenden Medium ist. Andernfalls kommt es zur Ausbildung von Instabilitäten (Vishniac
1983, Ehlerová 2000).
Aus der TS-Näherung erhält man als Bewegungsgleichung für die sich ausbreitende Hülle in
sphärischer Näherung:

d
dt

(
Ms · Ṙs

)
= 4πR2

s ·
(
2
3
Ub − P0

)
(4.18)

Dabei bezeichnen die Indizes s alle Größen der expandierenden Schale, b alle Größen des Blasen-
mediums und 0 alle Parameter des umgebenden Mediums. Der Klammerterm auf der rechten
Seite gibt die Druckdifferenz zwischen Innen- und Außendruck wieder, wobei der Innendruck
sich aus der inneren Energie mit der Adiabatenbeziehung Pb = Ub · (γ − 1) und γ = 5/3 für ein
ideales Gas ergibt. Aus der Energiebilanz erhält man zu dem:

Ėb = Lass
w (t)− 2 ·Eb ·

Ṙs
Rs

− 4π
3
R3
sn

2
bηbΛ(Tb, Zb) (4.19)

Der erste Term der rechten Seite gibt dabei die zeitabhängige mechanische Luminosität der
von der Blase eingeschlossenen OB Assoziation wieder, während der zweite Term die Expan-
sionsarbeit beschreibt. Der dritte Term schließlich parametrisiert den Energieverlust durch
Abstrahlung, dabei geht u.a. die Annahme vollständiger Ionisation ein, d.h. bei Annahme
eines reinen Wasserstoffgases gilt für die Teilchendichte ne · ni = n2

b . Der Parameter ηb, prin-
zipiell ebenfalls eine Funktion der Zeit, beschreibt die Abhängigkeit von einer sich ändernden
chemischen Zusammensetzung. In den im folgenden diskutierten Modellen wird dieser zusätzli-
chen Zeitabhängigkeit durch Emission angereicherter Materie nicht Rechnung getragen. Meine
Modelle sind ausschließlich mit solarer Zusammensetzung berechnet, wobei sich ηb zu 0.2494
ergibt. Die Kühlfunktion Λ schließlich beschreibt die Abstrahlung von Energie durch das Bla-
senmedium in Abhängigkeit von innerer Temperatur und Metallizität. Diese Funktion wurde
u.a. von Boehringer und Hensler (1989) für den Temperaturbereich zwischen 104 und 108 K
und Metallizitäten zwischen zehntel und doppelt solar berechnet (siehe Abschnitt 3.2.4). Da die
Energiebilanz neben der Temperatur auch von der Teilchendichte des Blasenmediums abhängt,
sind auch die Massenbilanzen von Schale und Blaseninneren von großer Bedeutung.
Ferner führt eine Veränderung der Schalenmasse auch zu einer direkten Veränderung der Ex-
pansionseigenschaften der Hülle. Grundsätzlich wird die Masse der Hülle durch das Aufsam-
meln von Materie aus dem umgebenden Medium auf Grund der Expansion bestimmt. Nimmt
man eine undurchlässige Hülle an, dann ist die Masse des Blasenmediums wiederum durch den
integrierten Massenverlust der eingeschlossenen Sterne und Supernovae gegeben. Durch zwei
Effekte kann es darüberhinaus zu einem weiteren Anstieg der Masse des inneren Mediums kom-
men. Zwischen Blasenmedium und Hülle herrscht ein relativ großer Temperaturgradient, daher

8TS-Näherung: Das heiße Blaseninnere ist durch eine dichte Hülle geringer Dicke vom ISM getrennt.
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kann es durch Wärmeleitungsphänomene zu Verdampfung von Hüllenmaterie an der Innen-
seite kommen. Ferner erscheint die Annahme einer absolut undurchlässigen Hülle angesichts
evtl. vorhandener dichter, kompakter Molekülwolkenfragmente im umgebenden Medium als
unrealistisch. Es ist vielmehr zu erwarten, daß ein Teil der in diesen Fragmenten sitzenden
Materie nicht vollständig von der Schockfront aufgesammelt wird, sondern als kompakte Wol-
ken (Wölkchen) in das Blaseninneren gelangt. So berichten Zanin und Weinberger (1997) von
der Entdeckung einer auffälligen Wolkenstruktur in der Orion Region, welche auf eine Wech-
selwirkung einer kleinen Molekülwolke mit der sich ausbreitenden Orion-Eridanus Superblase
zurückgeführt wird. Auch an der Oberfläche dieser Wolkenfragmente ist der Temperaturgradi-
ent groß genug, um Verdampfung erwarten zu lassen (McKee und Begelman 1990). Wie aus der
Diskussion in Abschnitt 3.2.4 jedoch hervorgeht, sind die genauen Umstände und Eigenschaften
dieser Verdampfungsphänomene noch weitgehend unverstanden. Daher habe ich mich in meinem
Modell für eine parametrische Beschreibung dieser Massenaustauschmechanismen entschieden,
wobei zwei Parameter eingeführt werden. Zum einen wird die Effizienz, mit der Materie dem
Verdampfungsprozeß zugeführt wird, durch einen Transmissionsparameter ε als Bruchteil der
aufgesammelten Hüllenmasse beschrieben. Zum anderen wird die wirkliche Freisetzung von ein-
zelnen Teilchen, den nur sie sind für die effektive Strahlungskühlung von Belang, durch eine
Evaporationszeitkonstante τevap bestimmt. Damit ergeben sich für die Massenbilanzen folgende
Beziehungen:

Ṁs = 4πR2
sṘsρ0(1 − ε) (4.20)

Ṁb = Ṁass + ε4πR2
sṘsρ0 (4.21)

In Gleichung 4.21 wurde dabei instantane Verdampfung angenommen. Ist die Verdampfungs-
geschwindigkeit jedoch endlich, wird die formelmäßige Beschreibung deutlich komplexer, da der
verzögerten Verdampfung Rechnung getragen werden muß. Ferner fließen in diese Beschrei-
bung implizit die Annahmen ein, daß die Verdampfungsrate nicht von der Temperaturdifferenz
zwischen Wolkenfragment und Blasenmedium sowie deren Metallizität abhängt. Das Modell
unterbindet lediglich eine weitere Verdampfung bei Temperaturen unter 104 K.
Neben den vier gekoppelten Differentialgleichung 4.18 - 4.21 sind zwei weitere Gleichungen zur
Lösung des Expansionsproblems nötig. Gleichung 4.22 beschreibt die Teilchendichte freier Teil-
chen im Blasenmedium, und Gleichung 4.23 erlaubt die Berechnung der Temperatur des Bla-
senmediums unter der Annahme eines idealen Gases.

nb =
Mb

4π
3 R3

sµbmH
(4.22)

Tb =
Eb

2πR3
snb

(4.23)

In Gleichung 4.22 gibt µb das mittlere spezifische Molekulargewicht der Teilchen an. Abbildung
4.37 faßt die Wechselwirkungen und physikalischen Zusammenhänge in dem von mir verwende-
ten Modell der Expansion von Superblasen zusammen.
Vernachlässigt man die Verdampfung und setzt den Umgebungsdruck explizit auf Null, so gehen
die Gleichungen 4.18 - 4.23 in die Gleichungen von Castor et al. (1975b), Weaver et al. (1977)
über. Folgt man ihrem Vorbild und nimmt eine zeitlich konstante Energie- und Materiequelle an,
so übertragen sich ihre analytischen Lösungen für die Expansion von Sternwindhüllen auf Super-
blasen. Berücksichtigt man jedoch die Strahlungskühlung so ist eine analytische Lösung bislang
nicht möglich, zumal eine exakte Beschreibung der Verdampfungsphänomene nicht möglich ist.
Auch der Übergang auf eine sich dynamisch entwickelnde Energiequelle - z.B. eine OB Assoziati-
on -, wie sie in Abschnitt 4.1 beschrieben ist, verhindert die Verwendung analytischer Lösungen.
U.a. haben Shull und Saken (1995) das Expansionsverhalten von Superblasen in Abhängigkeit
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Abbildung 4.37: Wechselwirkungen von OB Assoziationen mit dem umgebenden Medium

von der Sternentstehungshistorie mit Hilfe eines ähnlichen Verfahrens untersucht. Bei der Be-
schreibung der Effekte der Verdampfung ist die Studie von Shull und Saken (1995) allerdings auf
Anreicherung des Blasenmediums durch Verdampfung von der Hülle beschränkt. Ferner folgen
die Autoren strickt der klassischen Beschreibung der Verdampfung mit klassischer Wärmelei-
tung nach Spitzer (1962). Sie kommen dabei zur Schlußfolgerung, daß die Erhöhung der Masse
des Blasenmediums durch Verdampfung höchstens während der Frühphase der Blasenexpansion
von Bedeutung sein könnte. Ihrer Ansicht nach ist für Blasen mit Radien größer als 30 pc die
innere Dichte zu gering, als daß die Strahlungskühlung von großer Bedeutung sein könnte.
Das Differentialgleichungssystem läßt sich durch einfache Transformationen in ein System ge-
koppelter Differentialgleichungen erster Ordnung überführen. Dies ermöglicht die Anwendung
einfacher, numerischer Lösungsverfahren (z.B. Runge-Kutta-Integration) auf dieses transfor-
mierte System. Für die Realisation meines Modells werden drei verschiedene Algorithmen zur
Lösung verwendet:

- Runge-Kutta 4. Ordnung: Dieses Verfahren basiert auf dem RK4-Algorithmus aus
Press (1992). Da dieses Verfahren über keine Schrittweitenkontrolle verfügt, muß die
Schrittweite genügend klein - im Vergleich zu den Variationen der Quellfunktionen -
gewählt werden. Bei sehr glatten Quellfunktionen ist dieses Verfahren am schnellsten,
führt aber bei stark veränderlichen Quellfunktionen unter Umständen zu Fehlern.

- RK4 mit adaptivem Zeitschritt: Dabei handelt es sich um eine modifizierte Version
des RK4-Algorithmus, bei dem während der Berechnung die Schrittweite automatisch
angepaßt wird.

- LSODE: Der LSODE-Algorithmus entstammt der ODEPACK-Bibliothek und stellt ein
alternatives Lösungsverfahren mit adaptivem Integrationsgitter dar. Dieses Verfahren lie-
fert bei nicht allzu dynamischem Verhalten die schnellste und stabilste Lösung der drei
Verfahren.
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4.2.2 Ergebnisse für das Standardszenario

Bevor wir uns mit den Auswirkungen der einzelnen Modellparameter näher auseinandersetzen,
soll zunächst die Expansion einer Superblase um eine meiner Standard-Assoziationen unter-
sucht werden. Dazu nehme ich im folgenden an, daß das die Assoziation umgebenden Medium
homogen und isotrop ist und eine konstante Dichte von 100 cm−3 hat. Ferner gelte T0 = 0K.
Schließlich wird eine mögliche Strahlungskühlung durch Emission von weicher Röntgenstrahlung
vorerst vernachlässigt. Nach Castor et al. (1975b) gilt für eine konstante Energiequelle unter
den oben gemachten Annahmen:

RS(t) =

(
250
308π

Lw · t3
ρ0

)1/5

(4.24)

vS(t) =
3RS
5t

(4.25)

E(t) =
5
11

Lwt (4.26)

p(t) =
7

(3850π)2/5
L2/5
w ρ

3/5
0 t−4/5 (4.27)

Die folgenden Abbildungen (Abb. 4.38 bis 4.42) fassen die Ergebnisse für die Simulation der
Superblasenexpansion um eine Standardassoziation zusammen. Neben den Zeitprofilen für die
verschiedenen oberen Grenzmassen der Anfangsmassenverteilung sind zu dem Lösungen für ei-
ne Konstantenergiequelle als gepunktete Linie eingezeichnet. Diese Lösungen entsprechen den
Ergebnissen von Castor et al. (1975b) für interstellare Blasen.
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Abbildung 4.38: Radius der Hülle als Funktion des Alters der Standardassoziation.

Die in Abbildung 4.38 eingezeichneten Profile zeigen die Abhängigkeit des Radius von der obe-
ren Massengrenze der Anfangsmassenverteilung. Während die Unterschiede der Maximalradien
recht gering sind, sind während der Frühphase doch deutliche Unterschiede in der Expansions-
geschwindigkeit zu beobachten (siehe Abbildung 4.39). Diese Unterschiede lassen sich auf den
deutlich höheren Windimpulse der massereichsten Sterne zurückführen. In Abbildung 4.40 ist
das Verhältnis aus beobachtbarer kinetischer Energie in der expandierenden Superblasenhülle
und der durch Sternwinde und Supernovae injizierten kinetischen Energie dargestellt. Bei An-
nahme einer konstanten Energiequelle erwartet man zwischen injizierter und beobachtbarer ki-
netischer Energie ein kosntantes Verhältnis von ca. 0.2. Wie die Simulation zeigt, durchläuft
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Abbildung 4.39: Expansionsgeschwindigkeit der Hülle als Funktion des Alters der Standardassoziation.
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Abbildung 4.40: Zeitliche Entwicklung von beobachtbare kinetischer Energie in der expandierenden
Hülle und der injizierten kinetischen Energie.

dieses Verhältnis im Falle einer realistischeren Energiequelle eine zeitliche Entwicklung, nähert
sich aber dem klassichen Wert an. Da allerdings in dieser Standardsimulation, die Effekte von
Verdampfung, Anreicherung des Blasenmediums und Strahlungskühlung vernachlässigt wurden,
sind durch Mitführen dieser Größen einige Modifikationen dieser Standardergebnisse zu erwar-
ten.
Die Diskussion meiner Standardblase soll mit einer Betrachtung der zeitlichen Entwicklung der
Parameter des Blasenmediums (Teilchendichte und Temperatur) abgeschlossen werden. Da im
gewählten Standardfall Sternwinde und Supernovae die einzige Materiequellen für das Blasen-
medium sind, führt die rasche Expansion auf sehr große Blasenradien zu sehr geringen mittle-
ren Teilchendichten. Nur während der sehr frühen Phase werden Dichten von über 10−2 cm−3

erreicht. Während der Windphase führt eine niedrigere obere Massengrenze der Anfangsmas-
senverteilung der Assoziation zu niedrigeren Dichte (siehe Abb. 4.41), was mit dem kleineren
Masseverlust masseärmerer Sterne zu erklären ist. Mit einsetzender Supernovaaktivität dreht
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Abbildung 4.41: Zeitliche Entwicklung der Teilchendichte des homogenen, isotropen Blasenmediums.
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Abbildung 4.42: Zeitliche Entwicklung der Temperatur des homogenen, isotropen Blasenmediums für
eine Standardassoziation.

sich dieses Bild auf Grund der in diesem Fall größeren Anzahl leichterer Sterne (die Simulationen
beruhen auf einer konstanten Anzahl von Sternen bei variierender oberen Massengrenze) um.
Ein weiterer Effekt, welcher diese Trendumkehr begünstigt, ist die Tatsache, daß die Radien von
Superblasen um Assoziationen niederer oberer Grenzmasse zum Zeitpunkt der ersten Superno-
vaexplosionen kleiner sind als im Falle hoher oberer Massengrenzen. Die Verhältnisse bei der
Teilchendichte übertragen sich reziprok auf den zeitlichen Verlauf der Temperatur (Abb. 4.42)
des Blasenmediums, da bei höheren Dichten die Temperatur der Teilchen niedriger ist. Wer-
den zu dem die Effekte der Strahlungskühlung, welche proportional zum Dichtequadrat sind,
berücksichtigt, so sinkt die Temperatur bei höhren Dichten des Blasenmediums erheblich. Bei
zu hoher Teilchendichte steigt die Strahlungsemission so stark an, daß das Blasenmedium rasch
auf Temperatur um 104K abkühlt (siehe folgende Abschnitte).
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4.2.3 Die Einflüsse der Umgebungsparameter

Nachdem im vorangegangenen Abschnitt die Expansion einer Standardsuperblase diskutiert
wurde, wollen wir uns nun mit den Auswirkungen der externen Parameter - Temperatur und
Dichte des Umgebungsmediums - auf die Blasenexpansion konzentrieren. Wie sich gleich zeigen
wird, ist die Vernachlässigung der Umgebungstemperatur bzw. des Außendrucks über einen
weiten Temperaturbereich hinweg eine gute Approximation. Abbildung 4.43 bis 4.45 zeigen
den Radius, die Expansionsgeschwindigkeit sowie das Verhältnis aus beobachtbarer kinetischer
Energie in der expandierenden Hülle und injizierter kinetischer Energie für vier verschiedene
Umgebungstemperaturen. Zum Vergleich ist auch hier die entsprechende Kurve für eine Kon-
stantquelle eingezeichnet.
Die Variation der Außentemperatur und damit des Umgebungsdrucks auf die direkt beobachtba-
ren Observablen Radius und Ausbreitungsgeschwindigkeit einer Superblasen sind vernachlässig-
bar klein. Besonders wenn berücksichtigt wird, daß die Annahme einer sphärisch expandierenden
Superblase im realen Umfeld der Milchstraße bzw. grundsätzlich einer Galaxie mit dünner Gas-
scheibe bei Radien von ca. 200 pc zusammenbricht. Dieser Radius wird mit den gewählten
Modellparametern bereits nach ca. 10 Myr erreicht, d.h. alle möglichen Unterschiede sollten
im Bereich bis zu 10 Myr signifikant sein, ansonsten sind sie physikalisch nicht von Belang.
Untersucht man die Diagramme unter Berücksichtigung dieser Randbedingung, so erweisen sich
selbst die Unterschiede im Energieverhältnis nur bei sehr hohen Umgebungstemperaturen als
von Bedeutung. In wie weit Gradienten oder räumlich begrenzte Fluktuationen der Temperatur
oder des Außendrucks die Dynamik ändern, läßt sich im Rahmen meiner TS-Näherung nur sehr
beschränkt untersuchen. Es treten sehr schnell Instabilitäten auf, welche von meiner Beschrei-
bung nicht erfaßt werden.
Es bleibt festzuhalten, daß für alle Anwendungen des Modells, bei denen es auf die lineare
Ausdehnung einer Blase ankommt, auf die Komplikation durch die Berücksichtigung der Um-
gebungstemperatur verzichtet werden kann. Die dadurch möglichen Fehler sind deutlich kleiner
als jeder mögliche systematische und statistische Fehler.

Von viel entscheidender Bedeutung ist dagegen die Wahl der Dichte des umgebenden Medi-
ums. Sie bestimmt die Dynamik der expandierenden Hülle grundlegend, da je nach Dichte des
Mediums die Masse der expandierenden Hülle schneller oder langsamer steigt. Eine leichtere
Hülle expandiert schneller als eine schwerere. Die Abbildungen 4.46 bis 4.48 fassen die Ergeb-
nisse der Simulationen für vier verschiedene Dichten des umgebenden Mediums zusammen. Bei
diesen Rechnungen wurde der vorangehenden Argumentation folgend die Umgebungstemperatur
vernachlässigt. Um zusätzliche Effekte zu unterdrücken, wurde wie im vorangegangenen weder
Strahlungskühlung noch mögliche Materieaustauschphänomene von der Hülleninnenseite und
transmittierten Wolkenresten berücksichtigt.
Während die Auswirkungen der Dichtevariation auf den Radius und die Expansionsgeschwindig-
keit einer Superblase sofort ins Auge stechen, ist bezüglich des Energieverhältnisses nur während
der Frühphase eine Variation sichtbar.
Sodaß zusammenfassend festgestellt werden kann, daß Dichtevariationen primär die räumlichen
Parameter einer Superblase beeinflußen, während Temperatur- bzw. Druckvariationen die ener-
getischen Eigenschaften der expandierenden Blase modifizieren können.
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Abbildung 4.43: Momentaner Radius einer in einem homogenen Medium expandierenden Superblase
in Abhängigkeit von der Umgebungstemperatur T0. Als Energiequelle dient eine Standard-Assoziation.
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Abbildung 4.44: Expansionsgeschwindigkeit einer in einem homogenen Medium expandierenden Su-
perblase in Abhängigkeit von der Umgebungstemperatur T0.
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Abbildung 4.45: Verhältnis aus Expansionsenergie zu injizierter kinetischer Energie für eine expandie-
renden Superblase in Abhängigkeit von der Umgebungstemperatur T0.



4.2. Evolution von Superblasen im Modell 163

0 10 20 30 40
Alter [Myr]

10

100

1000

10000
R

ad
iu

s 
(p

c)

ρ0 = 1
ρ0 = 10
ρ0 = 100
ρ0 = 1000

ρ0 = 1
ρ0 = 10
ρ0 = 100
ρ0 = 1000

Abbildung 4.46: Momentaner Radius einer in einem homogenen Medium expandierenden Superblase
in Abhängigkeit von der Umgebungsdichte ρ0. Als Energiequelle dient eine Standard-Assoziation.
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Abbildung 4.47: Expansionsgeschwindigkeit einer in einem homogenen Medium expandierenden Su-
perblase in Abhängigkeit von der Umgebungsdichte ρ0.
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Abbildung 4.48: Verhältnis aus Expansionsenergie zu injizierter kinetischer Energie für eine expandie-
renden Superblase in Abhängigkeit von der Umgebungsdichte ρ0.
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Interessant ist auch die Dichteabhängigkeit der Zeitpunkte, zu welchen bestimmte Blasenradi-
en erreicht werden. Dabei ist besonders das Erreichen des kritischen Radius von 200 pc von
Interesse, da für größere Radien die sphärische Näherung in dünnen Scheiben-Galaxien (z.B.
Milchstraße) zusammenbricht. Die in Abbildung 4.49 dargestellten Verläufe basieren auf Simu-
lationen von Superblasen um Assoziationen mit oberer Massengrenze von 120M� . Bei typischen
mittleren Dichten des ISM wird der kritische Radius zwischen 5 und 10 Myr erreicht.
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Abbildung 4.49: Zeitpunkte für das Erreichen von Blasenradien von 50, 100, 150 und 200 pc in
Abhängigkeit von der Umgebungsdichte.

4.2.4 Der Einfluß der Verdampfung von Materie

Von entscheidender Bedeutung für die Dynamik der Blasenexpansion könnte sich die Verdamp-
fung von dichten Molekülwolkenfragmenten erweisen, welche nicht vollständig von der expan-
dierenden Schockwelle aufgelöst wurden und so in das heiße Blaseninnere gelangen konnten.
Zusätzlich könnte Materie an der Kontaktstelle zwischen heißem Blasengas und kühlerer Hülle
von dieser abdampfen. Diese Materie erhöht die Teilchendichte des Blasenmediums. Da aber
die Strahlungskühlung quadratisch mit der Teilchendichte steigt, könnte es auf diese Weise zu
einem starken Energieverlust der expandierenden Superblase kommen.
Die Effekte der Wärmeleitung wurden bereits in den Abschnitten 3.2 und 3.2.6 diskutiert. Die-
se Diskussion zeigt, daß sowohl auf theoretischer Seite als auch auf der Seite der empirischen
Befunde große Unsicherheiten existieren. Daher habe ich in meinem Modell die Effekte der
Anreicherung durch Verdampfung in Form einer parametrischen Beschreibung (siehe Abschnitt
4.2.1) untersucht. Dazu wird die Masse der für den Prozeß zur Verfügung stehenden Materie
als Bruchteil der Hüllenmasse parametrisiert, während eine zusätzliche Zeitkonstante die Dauer
des Verdampfungsprozesses beschreibt. Dabei geht implizit die Annahme ein, daß sowohl die
Verdampfung von der Hülleninnenseite wie von transmittierten Wolkenfragmenten gleichen Be-
dingungen unterliegen.
Abbildung 4.50 zeigt für zwei unterschiedliche Transmissionsraten die Abhängigkeit der Ener-
giekonversionseffizienz von der Verdampfungskonstante τevap. Diesen Rechnungen liegt eine
Konstantenergiequelle von 1038 erg s−1 zu Grunde.
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Abbildung 4.50: Verhältnis von Expansionsenergie der Hülle und injizierter kinetischer Energie in
Abhängigkeit von den Verdampfungsparametern für eine idealisierte Assoziation konstanter Energie- und
Materieemission.

Das Zeitverhalten des Energieverhältnisses hängt äußerst stark von den gewählten Paaren der
Verdampfungsparameter ab. Wird eine kritische Dichte des Blasenmediums überschritten, wird
sehr auf einer kurzen Zeitskala sehr viel innere Energie in Strahlung umgesetzt. Dadurch kommt
der Expansionsprozeß fast zum Erliegen und das kinetische Energieverhältnis sinkt auf Werte
nahe 0 ab. Da der Parameter ε den Bruchteil der Hüllemasse angibt, welcher pro Zeiteinheit in
das Blaseninnere gelangt, hängen die kritischen Werte für die Parameter von der Umgebungs-
dichte ab. Ist die Umgebungsdichte gering kann der Effizienzparameter εWerte bis zu einigen 10
Prozent annehmen. Bei mittleren Umgebungsdichten von einigen 10 cm−3 liegen die kritischen
Werte bei wenigen Prozent und darunter.
Der Einfluß der Verdampfungsdauer τevap läßt sich leicht an den beiden Extremfällen untersu-
chen. Wird die Materie instantan verdampft, so genügen niedrigere Transmissionseffizienzen, um
die kritische Dichte zu erreichen, da bei gleichem Blasenvolumen pro Zeiteinheit mehr Teilchen
für konstantes ε freigesetzt werden. Ist die Verdampfungsdauer jedoch länger als die dynamische
Zeitskala, so wirkt sich die Transmission vor allem durch eine Reduktion der Hüllenmasse aus.
Derartige Blasen expandieren schneller und Erreichen größere Radien.

4.2.5 Vergleich mit den Modellen von Shull und Saken (1995)

Shull und Saken (1995) haben in einer breit angelegten Studie unter Verwendung der TS-Nähe-
rung das Expansionsverhalten von Superblasen um OB Assoziationen in Abhängigkeit von der
Sternentstehungshistorie der Assoziation untersucht. Neben dem Fall eines instantanen Star-
bursts aus 100 Sternen mit Γ = 1.7 für die Anfangsmassenverteilung zwischen 8 und 80M�
haben die Autoren den Fall einer kontinuierlichen Sternentstehung über 15 Myr mit konstanter
Anfangsmassenfunktion (Γ = 1.7), den Fall kontinuierlicher Sternentstehung mit variierender
Anfangsmassenfunktion (Γ = 1 → 3 bzw. Γ = 3 → 1) sowie den Fall einer variierenden Stern-
entstehungsrate mit konstanter Anfangsmassenverteilung untersucht. In meinen Modellen wird
grundsätzlich eine zeitlich konstante Anfangsmassenfunktion angenommen, somit ist ein Ver-
gleich meines Modells mit den Ergebnissen von Shull und Saken (1995) für die Fälle 1, 2 und
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4 möglich. Der Fall 4 wird in meinem Modell in Form einer propagierenden Sternentstehung in
vier Einzelbursts über 10 Myr an (vgl Ori OB1) realisiert. Analog zu der Arbeit von Shull und
Saken (1995) liegt den Simulationen eine Population von 100 Sternen zwischen 8 und 80M�
und einer Steigung des Anfangsmassenspektrums von Γ = 1.7 zu Grunde.
Abbildung 4.51 zeigt untereinander die Quellfunktion der unterschiedlichen Assoziationsmodelle,
das Zeitverhalten der jeweiligen Blasenradien und Expansionsgeschwindigkeiten sowie im unter-
sten Teilbild das Zeitprofil des Energieverhältnisses aus injizierter und beobachtbarer kinetischer
Energie. Wie schon in der Arbeit von Shull und Saken (1995) fallen die großen Abweichungen
zwischen der Annahme einer konstanten Energiequelle, wie sie den Arbeiten von Castor et al.
(1975b) und Weaver et al. (1977) zu Grunde liegen, und den Assoziationsszenarios auf. Super-
blasen mit konstanter Energiequelle erreichen in der Frühphase höhere Ausbreitungsgeschwin-
digkeiten, welche auf die relativ größere Energiezufuhr zurückzuführen sind. Im Fall einer sich
entwickelten Assoziation steigt die mechanische Leistung über einen längeren Zeitraum bis zum
Windmaximum an, so daß die Expansion der Superblase mit vergleichsweise geringer Energie-
zufuhr beginnt. Die Unterschiede betragen in diesen Simulationen bis zu einer Größenordnung.
Im weiteren Verlauf schlagen sich unterschiedlichen Charakteristiken der Quellfunktion (oberes
Teilbild) in den Zeitprofilen nieder. Das Modell mit propagierender Sternentstehung zeigt dabei
besonders im Verlauf des Energieverhältnisses deutlich die Spuren der schubweisen Sternentste-
hung.
In Anhang G sind erweiterte Vergleichsgrafiken (vgl. 4.51) gesammelt, welche die Auswirkungen
von äußerer Temperatur, Strahlungskühlung und Verdampfung auf den Modellvergleich mit der
Arbeit von Shull und Saken (1995) untersuchen. In den hier gezeigten Fällen sind die Ergebnisse
in guter Übereinstimmung mit den von Shull und Saken (1995) erhaltenen Abhängigkeiten.

4.2.6 Systematische und statistische Unsicherheiten

Die Parameterstudie des Anreicherung des Blasenmediums durch Verdampfung hat gezeigt, daß
bereits kleine Variationen in den Effizienzparametern große Auswirkungen auf die Expansions-
eigenschaften einer Superblase haben könnten. Leider läßt sich der gültige Parameterraum nur
schwer eingrenzen, so daß die Unsicherheit bezüglich dieser Effekte leicht im Bereich eines Fak-
tors 10 liegen kann.
Ein wesentlicher Nachteil meines hier vorgestellten Modells liegt in der Vernachlässigung mögli-
cher Instabilitäten in der expandierenden Hülle, welche zu einer Fragmentation der Hülle führen
könnten. Die Effekte dieser Instabilitäten wurden u.a. von Ehlerová (2000) in einem dreidi-
mensionalen TS-Modell untersucht. Diese Studien zeigen, daß die Fragmentation zu deutlich
späteren Zeitpunkten stattfinden als die effiziente Emission von 26Al und 60Fe , so daß die
Vernachlässigung in meinem Expansionsmodell keine große Einschränkung für die Anwendbar-
keit des Modells zur Interpretation der γ-Linienbeobachtungen darstellt. Ehlerová (2000) hat
darüberhinaus einen Vergleich der TS-Näherung mit einer detailierten hydrodynamischen Si-
mulation durchgeführt und konnte zeigen, daß die Approximation im Rahmen der Annahmen
sinnvolle Ergebnisse liefert. Bei Blasenaltern von mehr als 15 Mio. Jahren steigt die Bedeutung
der Instabilitätseffekte langsam an. Dies ist allerdings für die angestrebte Anwendung meines
vereinfachten Blasenexpansionsmodells zur Untersuchung der Ausbreitung von 26Al im inter-
stellaren Medium nicht von großer Bedeutung, da das Maximum der 26Al-Freisetzung deutlich
früher erreicht wird. Zum Zeitpunkt des Einsetzens der Instabilitäten sollte der überwiegende
Teil des in der Blase befindlichen 26Al bereits zerfallen sein.
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Abbildung 4.51: Die Panels zeigen von oben den Zeitverlauf der mechanischen Luminosität, den Radius
der Superblase, die Expansionsgeschwindigkeit und das Energieverhältnis für eine Assoziation mit den
im Text definierten Eigenschaften. Zum Vergleich ist der Verlauf der jeweiligen Kurven für den Fall einer
Konstantquelle mit Lw = 1038 erg s−1 eingezeichnet (punktierte Linie).
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Von größerem Interesse sind dagegen die Auswirkungen der statistischen Fluktuationen durch
endliche Populationsstärken. Dazu habe ich die Ergebnisse der einzelnen Monte Carlo Simula-
tionen als Quellfunktionen für das Expansionsmodell benutzt. Die Abbildungen 4.52 bis 4.56
zeigen die Fluktuationen von Radius, Expansionsgeschwindigkeit, innerer Energie, kinetischer
Expansionsenergie und dem Energieverhältnis in Form normierter 2D-Histogramme. Den Rech-
nungen liegt ein mittleres Verdampfungsmodell mit ε = 10−4 und τ = 2.5Myr zu Grunde. Die
Parameter des Umgebungsmediums wurden dabei zu T0 = 100K und ρ0 = 10−23 g cm−3 ange-
nommen.
Die resultierenden Wahrscheinlichkeitsdichten zeigen, daß über weite Teile der jeweiligen Zeit-
entwicklungen die Dispersion relativ gering ist. Allerdings treten z.B. im entsprechenden Histo-
gramm der Expansionsgeschwindikeit oder aber der inneren Energie Zeitintervalle auf, während
deren die Dispersion überproprotional zunimmt. Das Energieverhältnis zeigt insbesondere in
der späteren Entwicklung eine größere Dispersion, was auf das unterschiedliche Überschreiten
der kritischen Parameter für das Einsetzen der effektiven Strahlungskühlung zurückzuführen ist.

Im Zusammenhang mit der Interprätation der COMPTEL Beobachtungen der 1.809 MeV Emis-
sion ist insbesondere die Dispersion der Blasenradien von Bedeutung, da auf Grund der langen
Lebensdauer von 26Al erwartet werden kann, daß 26Al über die gesamte Blase verteilt ist. Daher
begrenzen die Blasenradien das Quellgebiet für die 1.809 MeV Emission einer OB Assoziation.
Die Dispersion liegt bei maximal 30 pc. Für nicht zu nahe OB Assoziationen bzw. Superblasen
spielt daher die Dispersion der Blasenradien auf Grund von populationstatistischen Effekten kei-
ne Rolle, da die Differenzen umgerechnet in Winkeleinheiten kleiner sind als die Winkelauflösung
von COMPTEL.
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Abbildung 4.52: Fluktuation des Blasenradius für 100 MC-Assoziationen (100 Sterne)
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Abbildung 4.53: Fluktuation der Expansionsgeschwindigkeit für 100 MC-Assoziationen (100 Sterne)
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Abbildung 4.54: Fluktuation der inneren Energie für 100 MC-Assoziationen (100 Sterne)
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Abbildung 4.55: Fluktuation der kinetischen Expansionsenergie für 100 MC-Assoziationen (100 Sterne)
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Abbildung 4.56: Fluktuation der kinetischen Energiekonversion für 100 MC-Assoziationen (100 Sterne)
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Ein Modell der Cygnus Region
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Abbildung 5.1: Das Sternbild Schwan vor dem
Hintergrund der 1.8 MeV Karte

Als Cygnus Region wird im Zusammenhang der
Interpretation der COMPTEL 1.809 MeV Beob-
achtungen ein ca. 0.43 sr großes Himmelsareal
zwischen 65.0◦ und 100.0◦ galaktischer Länge so-
wie −15.0◦ und +25.0◦ galaktischer Breite bezeich-
net, welches sich um das Sternbild Schwan (Cy-
gnus) erstreckt (Abschnitt 2.6). Abbildung 5.1
zeigt das Sternbild Schwan vor dem Hintergrund
der Maximum Entropy 1.809 MeV Karte in galak-
tischen Koordinaten. Der Kernbereich der 26Al-
Emission wird vom Sternbild überspannt. Aller-
dings zeigt die Überlagerung, daß das Emissionge-
biet der 1.809 MeV Strahlung zu größeren galakti-
schen Längen hin ausgedehnt erscheint.
Die Cygnus Region zählt neben Gebieten wie Ori-
on, Vela und Carina zu den aktiven Sternentste-
hungsgebieten der Milchstraße. Dabei erscheint dieses Gebiet u.a. auf Grund seiner relativen
Lage in der Milchstraße als besonders aktiv. Da die Sonne mit einem galaktozentrischen Radius
von 8.0 ± 1.0 kpc (z.B. Reid (1993), Carney et al. (1995), McNamara et al. (2000)) auf der
dem galaktischen Zentrum zugewandten Seite des lokalen Spiralarms liegt (Cohen et al. 1980,
Elmegreen 1985, Dame et al. 1986), durchläuft der Sehstrahl den lokalen Spiralarm in Richtung
der Cygnus Region auf einer Länge von ca. 4 kpc quasi-tangential, was eine Vielzahl stellarer
und interstellarer Phänomene erwarten läßt.
Der Galactic O Star Catalogue (OSC82) (Garmany et al. 1982) listet 91 O Sterne in der oben
definierten Region. Abbildung 5.2 zeigt die Verteilung dieser Sterne als Überlagerung mit der
Kontur der COMPTEL 1.8 MeV Karte. Die Größe der Symbole kodiert dabei die Entfernung der
jeweiligen Sterne, das Symbol ihre Zugehörigkeit bzw. Nichtzugehörigkeit zu einer Assoziation.
Die starke Extinktion im optischen Bereich (Dickel und Wendker 1978) läßt jedoch erwarten,
daß die Populationsstatistik auch für junge, heiße Sterne Selektionseffekten unterliegt. Die über
das beobachtete Himmelsareal ungleichmäßige Extinktion wird durch Molekülwolkenkomplexe
bestimmt,welche Teil des lokalen Spiralarms sind und durch das Cygnus Molecular Rift in etwa
500 bis 1000 pc Entfernung dominiert werden (Dame et al. 1986, Belloni et al. 1997). Beispiels-
weise hat die Neubestimmung der Massenfunktion der Cygnus OB2 Assoziation auf Basis von
2µm-Beobachtungen ergeben, daß im Bereich dieser Assoziation etwa 120 O Sterne zu beobach-
ten sind (Knödlseder 2000). Populationsstudien auf optischem Wege haben dagegen nur etwa
40 bis 50 O Stern-Mitglieder der Assoziation ergeben (Massey et al. 1995).
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Abbildung 5.2: Positionen von bekannten O Sternen (OSC82) in der Cygnus Region. Die Konturlinien
geben die COMPTEL Maximum Entropie Karte der 1.809 MeV Emission der Cygnus Region wieder.
Die Symbolgröße kodiert die Entfernung und das Symbol die Mitgliedschaft zu einer Assoziation.

Für die Anreicherung des interstellaren Mediums mit 26Al ist die O Sternpopulation allerdings
von zweitrangiger Bedeutung (auch bei Berücksichtigung von stellarer Rotation erreichen die
Beiträge von O Sternen maximal 15% (Kapitel 3) der Gesamterträge der hydrostatischen Phase
massiver Sterne). Wolf-Rayet Sterne und junge Supernova-Überreste können hingegen zu einer
signifikanten Anreicherung interstellaren 26Al ’s führen (Kapitel 3). Abschnitt 5.1 widmet sich
daher zunächst der Untersuchung bekannter Wolf-Rayet Sterne und Supernova-Überreste und
ihres Beitrags zur beobachteten 1.809 MeV Intensität der Cygnus Region. Im Bezug auf die in
Abschnitt 5.3 diskutierten, auf Populationssynthese beruhenden 1.809 MeV Flüsse der Cygnus
OB Assoziationen stellt der Beitrag der bekannten Einzelquellen eine zusätzliche Komponente
dar, welche in den Intensitätsmodellen nicht vernachlässigt werden darf.

5.1 26Al von diskreten Einzelquellen

5.1.1 diskrete 26Al-Quellen: räumliche Verteilung & 1.8 MeV Emission

Basierend auf überarbeiteten Versionen des VI. Wolf-Rayet Star Catalogues (van der Hucht et al.
1988, Conti und Vacca 1990) sowie einem Katalog galaktischer Supernova-Überreste (Green
1996, Taylor et al. 1992) wurde erstmals eine Einzelquellenanalyse der 1.809 MeV Emission der
Cygnus Region durchgeführt (del Rio et al. 1996). Ausgehend von den vorhergesagten 26Al-
Erträgen detailierter Nukleosynthesemodelle (WR: Prantzos (1991), Langer et al. (1995); SN:
Weaver und Woosley (1993)) und den katalogisierten Positionen und Entfernungen ergibt sich
ein Intensitätsmodell der 1.809 MeV Emission durch die bekannten Quellkandidaten. Da in der
Regel weder für die Wolf-Rayet Sterne noch für die Vorgängersterne der Supernova-Überreste
Schätzungen der Anfangsmassen verfügbar sind, wurde in dieser Analyse die integralen Erträge
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Nr. ID Spektraltyp Position Entfernung Φ1.809MeV

VII. WRC VI. WRC l [◦] b [◦] kpc kpc 10−7cm−2s−1

1 WR 129 WN4 WN6 66.16 +2.44 6.44 11.0 0.46 0.13
2 WR 138 WN5 WN6 75.23 +1.11 1.26 3.40 12. 3.3
3 WR 141 WN5 WN6 75.33 +0.08 1.26 2.10 12. 3.3
4 WR 139 WN5 WN5+ 76.60 +1.43 1.90 2.40 5.3 1.4
5 WR 133 WN5 WN4.5+ 72.65 +2.06 2.14 1.20 4.1 1.1
6 WR 149 WN5 WN6-7 89.53 +0.65 4.00 6.50 1.2 0.33
7 WR 136 WN6 WN6 75.48 +2.43 1.26 1.50 12. 3.3
8 WR 134 WN6 WN6 73.45 +1.55 1.74 2.2 6.3 1.7
9 WR 145 WN7 WN3 79.69 +0.66 0.50 0.50 76. 21.
10 WR 131 WN7 WN7+ 69.90 +1.71 11.78 9.0 0.14 0.04
11 WR 147 WN8 WN8 79.85 -0.32 .65 0.63 45. 12.
12 WR 130 WN8 WN8 68.22 +0.98 2.68 2.30 2.6 0.73
13 WR 148 WN8 WN7 90.08 +6.47 8.28 5.20 0.28 0.08
14 WR 145a WNE – 79.84 + 0.69 9.00 – 0.23 0.06
15 WR 144 WC4 WC4 80.04 +0.93 0.79 1.70 3.0 0.84
16 WR 143 WC4 WC5 77.50 -0.05 1.07 2.1 17. 4.6
17 WR 150 WC5 – 96.13 -2.48 5.08 – 0.73 0.20
18 WR 146 WC6 WC4 80.56 +0.45 0.72 1.00 37. 10.
19 WR 132 WC6 WC6 69.46 +1.10 3.87 7.10 1.3 0.35
20 WR 140 WC7 WC7+ 80.93 +4.18 1.10 0.80 16. 4.3
21 WR 137 WC7 WC7+ 74.33 +1.09 2.38 1.60 3.3 0.92
22 WR 135 WC8 WC8 73.65 +1.28 1.74 3.10 6.3 1.7
23 WR 142 WO2 WO2 75.73 +0.30 0.95 0.60 21. 5.8

310. 85.

Tabelle 5.1: WR Sterne der Cygnus Region: Die Sterne sind nach ihrer Spektralklassifikation sortiert.
Die Position ist in galaktischen Koordinaten angegeben. Die Daten sind dem Wolf-Rayet Catalogue (van
der Hucht 2000) entnommen. Vergleichsweise listen Spalte 4 und 8 die entsprechenden Angaben aus dem
VI. WR-Katalog (van der Hucht et al. 1981, 1988, Conti und Vacca 1990). Die Flußwerte sind für zwei
Synthesemodelle berechnet. Die Werte der linken Spalte beruhen auf den Modellen von Meynet et al.
(1997), während die rechte Spalte auf die konservativeren Modelle von Ødegaard (1996) zurückgreift.

gemäß einer angenommenen Anfangsmassenverteilung gewichtet gemittelt. del Rio et al. (1996)
wählten dazu ein Potenzgesetz mit einem Exponenten von -2.71 für Anfangsmassen zwischen 11
und 40 M� für SNR-Vorgänger bzw. 40 und 100 M� für Wolf-Rayet Sterne. Abhängig von
den gewählten Nukleosynthesemodelle führt das resultierende Intensitätsmodell bis zu 80% der
beobachteten 1.809 MeV Emission der Cygnus Region auf bekannte Einzelquellen zurück.
Neben neueren Nukleosynthese-Modellen (Kapitel 3) liegen mit dem VII. Wolf-Rayet Star Ca-
talogue (van der Hucht 2000) und dem Catalogue of Galactic Supernova Remnants (2000 August
version) (Green 2000) auch vollständig revidierte Versionen der entsprechenden Quellkataloge
vor. Tabelle 5.1 listet die Wolf-Rayet Sterne der Cygnus Region zusammen mit ihren Positionen,
Spektralklassifikationen und Entfernungsabschätzungen. Die Wolf-Rayet Sterne sind dabei in
der Tabelle zunächst nach ihrer Klassifikation (frühe Wolf-Rayet Phasen zuerst) und dann nach
ihrer geschätzten Entfernung sortiert. Diese Sortierung orientiert sich an den zu erwartenden
26Al-Beiträgen, welche für frühe Wolf-Rayet Phasen deutlich höher sind als für späte. Allerdings

1Dies entspricht einem Wert Γ = 1.7 in der in Kapitel 4 eingeführten Notation.
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sind die Dauern der entsprechend späteren Phasen deutlich kürzer als die Lebensdauer von 26Al,
so daß die den in der Tabelle ebenfalls eingetragenen Flußwerten zugrundeliegende Annahme,
eines einheitlichen mittleren Ertragswertes durch die Unterschiede in den Wolf-Rayet-Phasen
durch die Fehler in der Mittelung deutlich überwogen werden dürften. Nach diesem neuen Ka-
talog finden sich in der Region 14 WN- (einer als WNE klassifiziert), 8 WC- und 1 WO-Stern.
Ergänzend sind bezüglich der Klassifikation und der photometrischen Entfernungsschätzung ver-
gleichsweise die entsprechenden Werte des VI. WR-Katalogs angegeben, wie sie der Arbeit von
del Rio et al. (1996) zu Grunde liegen.
Zusammenfassend ergeben sich integrale 1.809 MeV Flußwerte des durch bekannte Wolf-Rayet
Sterne der Cygnus Region freigesetzten 26Al zwischen 0.85 und 3.1 · 10−5 ph cm−2 s−1. Un-
terscheidet man die Wolf-Rayet Sternen nach ihrer etwaigen Zugehörigkeit zu OB Assoziatio-
nen, so ergibt sich ein Beitrag der nicht-assoziierten Wolf-Rayet Sterne zwischen 0.4 und 1.5 ·
10−5 ph cm−2 s−1, also etwa der Hälfte des modellierten 1.809 MeV Flusses. Diese Komponente
spielt im Zusammenhang eines auf Populationssynthese aufgebauten 26Al-Emissionsmodells der
Cygnus OB Assoziationen die Rolle einer zur Gesamtemission beitragenden zusätzlichen Kom-
ponente. Innerhalb der Fehlergrenzen deckt sich Beitrag der Wolf-Rayet Sterne zum 1.809 MeV
Fluß der Cygnus Region mit dem von del Rio et al. (1996) veröffentlichten Wert ((0.76 − 3.6) ·
10−5 ph cm−2 s−1).

Auch im Falle der Wolf-Rayet Sternpopulation ist analog zur O Sterndichte zu erwarten, daß die
Populationsliste auf Grund der mit den Molekülwolken verbundenen Extinktion des Sternlichts
unvollständig ist. Insbesondere in Bereichen, in denen sich eine Häufung von jungen Sternen
andeutet (Assoziationen und Clustern), könnten evtl. unentdeckte oder aber falsch klassifizierte
Sterne zu finden sein. Zumal die bekannten Assoziationen in den Randbereichen der Molekülwol-
ken beobachtet werden (Abschnitte 5.2 und 5.3).

Tabelle 5.2 faßt die relevanten Daten der Supernova-Überreste (SNR) der Cygnus Region zu-
sammen. Nur etwa für die Hälfte der bekannten Supernova-Überreste sind dem zu folge Alters-
und Entfernungsschätzungen bekannt. Während del Rio et al. (1996) Supernova-Überreste mit
schlecht bestimmten Parametern vernachlässigen, werden in meinem Ansatz diese SNR expilizit
behandelt. Für Supernova-Überreste mit bekannten Alters- und Entfernungsschätzungen wurde,
dem Vorgehen für Wolf-Rayet Sterne folgend, auf der Grundlage eines IMF-gewichteten Ertrags-
werts für die explosive 26Al-Freisetzung (Woosley und Weaver (1995a): 3.74 · 10−5M� ; Langer
et al. (1995): 1.27 ·10−5M� ) entsprechende 1.8 MeV Flußwerte bestimmt. Für Supernova-Über-
reste mit schlecht oder nicht bekannten Entfernungen und Altern wurde die Vorgehensweise wie
folgt modifiziert: Ausgehend von der Annahme, daß sich die betreffenden Supernova-Überre-
ste in der Sedov-Taylor Phase ihrer Expansion befinden, kann unter der Annahme eines Alters
und einer Umgebungsdichte mit Hilfe der Radius-Alter Beziehung (z.B. Chevalier (1977)) ein
Linearradius berechnet werden. Zusammen mit dem beobachteten Winkelradius ergibt sich ei-
ne Abschätzung für die Entfernung. Die so erhaltenen Wertepaare aus Entfernung und Alter
erlauben allerdings nur die Abschätzung einer oberen Grenze für den Beitrag dieser Supernova-
Überreste zum 26Al-Inhalt der Cygnus Region. Die Annahme eines sehr geringen Alters führt
zu einer Maximierung der 26Al-Masse sowie zu sehr kleinen Radien und damit zu geringen
Entfernungen, was an der Grenze zu Widersprüchen zwischen den Beobachtungsbefunden und
den für diese Entfernungen zu erwartenden Beobachtbarkeiten führt. Im anderen Extrem fol-
gen auf Grund der resultierenden großen Entfernungen ähnliche Widersprüche. Als geeignete
Annahme erscheinen daher Alter von einigen 104 Jahren, womit sich Entfernungen zwischen
einigen 100 und 10000 pc ergeben. Die auf diesen Annahmen basierenden Flußwerte sind in
Tabelle 5.2 kursiv gesetzt. Der Beitrag der als oberer Grenzen geschätzten Supernova-Über-
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Nr. Position Name Ausdehnung SNR Entf. Alter Φ1.809MeV

l [◦] b [◦] a1 [’] a2 [’] Typ kpc 104 yr 10−7cm−2s−1

1 65.10 +0.60 90 50 Shell 5.4 1.8
2 65.30 +5.70 310 240 Shell? 0.8 24 5.4 1.8
3 65.70 +1.20 DA495 18 18 ? 0.36 0.12
4 67.70 +1.80 9 9 Shell 0.09 0.03
5 68.60 -1.20 28 25 ? 0.78 0.26
6 69.00 +2.70 CTB80 80 80 ? 1.9 0.65
7 69.70 +1.00 16 16 Shell 0.28 0.1
8 73.90 +0.90 22 22 Shell? 1.9 0.65
9 74.00 -8.50 Cyg. Loop 230 160 Shell 0.44 1.8 22. 7.5
10 74.90 +1.20 CTB87 8 6 Filled 12.0 1.8 0.03 0.01
11 76.90 +1.00 12 9 ? 0.12 0.04
12 78.20 +2.10 DR4 60 60 Shell 1.2 0.41
13 82.20 +5.30 W63 95 65 Shell 7.1 2.4
14 84.20 -0.80 20 16 Shell 0.27 0.09
15 84.90 +0.50 6 6 Shell 0.04 0.01
16 89.00 +4.70 HB21 120 90 Shell 0.8 1 6.8 2.3
17 93.30 +6.90 DA530 27 20 Shell 2.5 1.5 0.69 0.24
18 93.70 -0.20 DA551 80 80 Shell 7.1 2.4
19 94.00 +1.00 3C343.1 30 25 Shell 0.84 0.28

63. 21.

Tabelle 5.2: Supernova-Überreste der Cygnus Region: Die SNR sind nach aufsteigender gal. Länge
sortiert. Die Bestimmung des Supernova-Typs ist der Arbeit von del Rio et al. (1996) entnommen.
Kommentare zu folgenden SNR: 1 Pulsar nahebei; 2 alte Entfernung 0.9 kpc; 6 alte Entfernung d = 1.5
kpc & Alter 104 yr; 8 alte Entfernung d = 1.5 kpc & Alter 104 yr; 9 alte Entfernung d = 0.8 kpc; 12
alte Entfernung d = 1.5 kpc & Alter 0.5 Myr; 14 alte Entfernung d = 4 kpc & Alter ≤ 104 yr

reste beträgt demnach etwa ein Drittel der SNR-Komponente. Für Supernova-Überreste mit
bekannten Alters- und Entfernungswerten ergibt sich ein integraler Flußbeitrag zwischen 1.4 und
4.0 · 10−6 ph cm−2 s−1. Als obere Grenze für den Beitrag der Cygnus SNR ergeben sich Werte
zwischen 2.1 und 6.3 · 10−6 ph cm−2 s−1.

Abbildung 5.3 zeigt analog zu Abbildung 5.2 eine Überlagerung der Positionen von Wolf-Rayet
Sternen und Supernova-Überresten mit der COMPTEL 1.809 MeV Maximum Entropie Karte
der Cygnus Region (Abschnitt 2.6). Die Symbolgrößen (WR) bzw. die Strichstärke (SNR)
kodieren dabei die Entfernungen der einzelnen Objekte.
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Abbildung 5.3: Positionen von bekannten Wolf-Rayet Sternen und Supernova-Überresten in der Cygnus
Region. Die Konturlinien geben die COMPTEL Maximum Entropie Karte der 1.809 MeV Emission der
Cygnus Region wieder. Die Durchmesser der Ellipsen entsprechen den beobachteten Winkelgrösen der
Supernova-Überreste. Ihre Entfernung ist als Farbbalken kodiert (siehe Legende).

Um einen besseren Überblick über die betrachtete Region zu gewinnen, zeigen die Abbildungen
5.4 und 5.5 den Himmelsauschnitt in Form einer Aufsicht auf die galaktische Scheibe. Ursprung
des Koordinatensystems ist dabei das galaktische Zentrum. Die Darstellung geht von einem
galaktozentrischen Radius der Sonnen von 8 kpc aus. Abbildung 5.4 zeigt die durch Selektions-
effekte bedingte Konzentration der bekannten Objekte bis zu einem heliozentrischen Abstand
von 3.5 bis 4 kpc. Der gestrichelte Viertelkreis markiert die kreisförmig angenommene Umlauf-
bahn der Sonne um das galaktische Zentrum. Zur besseren Sichtbarkeit sind in dieser Abbildung
die Größen der Supernova-Überreste und der OB Assoziationen (Abschnitt 5.3) zehnfach ver-
größert dargestellt. Abbildung 5.5 zeigt eine Vergrößerung des Gebietes in Richtung der Cygnus
Region bis zu etwa 3 kpc. Die Ausdehnungen der Supernova-Überreste entsprechen in dieser
Darstellung ihrer geschätzten Linearausdehnungen in kpc. Im Falle der OB Assoziationen ent-
spricht die kleinere Halbachse der beobachteten Winkelausdehnung von einem Betrachter in
Sonnennähe und die große Halbachse gibt den Streubereich der Entfernungsabschätzungen der
Assoziationen wieder.
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Abbildung 5.4: Projektion der Katalogdaten als Aufsicht auf den Quadranten der galaktische Scheibe.
Die punktierten Halbkreise markieren den Abstand zur Sonne, während der gestrichelte Viertelkreis die
Umlaufbahn der Sonne um das galaktische Zentrum wiedergibt. Um die Sichtbarkeit zu verbessern,
wurden die Markierungen der Supernova Überreste (blaue Striche) bezuglich ihrer Winkelausdehnung
zehnfach vergrößert dargestellt.
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Abbildung 5.5: Ausschnittsvergrößerung des galaktischen Quadranten. Die große Halbachse der As-
soziationsellipsen symbolisiert die Unsicherheit der Entfernungsabschätzung, die kleine Halbachse gibt
die in linear Dimensionen übersetzte maximale Winkelausdehnung der Assoziation an.Insbesondere die
Entfernungsabschätzung der O Sterne erscheint als sehr grob. Die Supernova Übereste sind in dieser
Darstellung maßstabsgetreu eingezeichnet.
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5.1.2 diskrete 26Al-Quellen: Vorhersagen & ihre Unsicherheiten

Durch Addition der Beiträge der Wolf-Rayet Population sowie der Supernova-Überreste der Cy-
gnus Region ergibt sich ein Beitrag durch diskrete, bekannte Einzelquellen zwischen 1.1 und
3.7 10−5 ph cm−2 s−1. Bei Beschränkung auf die gut bestimmten Supernova-Überreste liegen die
erwarteten Werte zwischen 1.0 und 3.5 10−5 ph cm−2 s−1. Abbildung 5.6 zeigt eine Modellkarte
der erwarteten 1.809 MeV Emission auf Grund dieser Einzelquellen. Der Abbildung wurde dabei
eine Auflösung von 1◦×1◦ zugrunde gelegt, wie sie in den COMPTEL Karten Verwendung findet.
Nur die sehr nahen Supernova-Überreste erstrecken sich dabei über mehr als ein Bildpixel. Von
besonderem Interesse ist der Beitrag durch Cygnus Loop, welcher den stärksten ausgedehnten
Beitrag liefert. Des weiteren sticht die Konzentration der 26Al-Quellen entlang des galaktischen
Äquators zwischen 70◦ und 80◦ gal. Länge ins Auge. Faltet man das Emissionsmodell mit einer
gaußförmigen Punktbildfunktion mit einer Breite von 3.8◦ (FWHM), was in etwa der Auflösung
des COMPTEL Instrumentes bei 1.8 MeV entspricht, so resultiert das in Abbildung 5.7 gezeigte
Bild des Emissionsgebietes, welches direkt mit der COMPTEL Karte verglichen werden kann
(Abbildungen 2.23 und 2.24).

Zunächst fällt auf, daß die Position des Intensitätsmaximum der geglätteten Modellkarte in
etwa mit der Position der Maxima in den rekonstruierten COMPTEL 1.8 MeV Karten überein-
stimmt. Die MaxEnt-Karte zeigt allerdings ein zweites Nebenmaximum, daß in der modellierten
Karte keine Entsprechung findet. Im Gegensatz zu der relativ guten morpholigischen Überein-
stimmung zeigt aber ein Vergleich der integralen Flußwerte, welche der Modellkarte zugrunde
liegen, daß der modellierte Gesamtfluß um einen Faktor 2 bis 3 unter den rekonstruierten Werten
liegt. Dies schlägt sich auch in der in Abbildung 5.7 dargestellten Intensitätsverteilung nieder.
Zu dem fällt die rekonstruierte Emission in beiden Fällen zu größeren galaktischen Längen hin
nicht so stark ab wie das Emissionsmodell. Und letztlich werden die Charakteristika der rekon-
struierten Karten bei größeren galaktischen Breiten |b| durch das Modell nicht oder nur mäßig
gut erklärt.

Wie bereits angedeutet, wird die Vollständigkeit der Populationslisten durch die starke aber
räumlich variierenden Extinktion auf Grund der Verteilung von Molekülwolkenkomplexen in
Richtung der Cygnus Region stark beeinträchtigt (Abschnitt 5.2), insbesondere zu späteren
Spektraltypen hin ist mit steigender Unvollständigkeit der Beobachtungsdaten zu rechnen. Die
Populationszahlen für sehr frühe Spektraltypen werden durch sehr dichte Molekülwolkenstruk-
turen und das Vorhandensein von Überesten der protostellaren Hüllen beeinflußt. Von welcher
Bedeutung die interstellare Absorption für die Schätzung von Populationsgrößen sein kann, zeigt
die kürzlich von Knödlseder (2000) auf Basis der 2MASS-Nahinfrarotdaten veröffentlichte Neu-
bestimmung der Populationsverteilung für die Cygnus OB Assoziation Cyg OB2 (Abschnitt 5.3).
Der Übergang von optischer Beobachtung in den Bereich der durch die interstellare Extinktion
nahezu unbeeinflußten Nahinfrarotstrahlung eröffnet die Möglichkeit die Populationslisten zu
vervollständigen. So liefert die 2µm-Untersuchung der Cygnus OB2 Assoziation eine um einen
Faktor 3 bis 4 größere O Sternpopulation als sie älteren Abschätzungen zu entnehmen ist (z.B.
Massey und Thompson (1991), Massey et al. (1995)).
Wie im Falle der OB2 Studie von Knödlseder (2000) beruhen ferner viele Spektraltypbestimmun-
gen auf photometrischen Beobachtungen und zugehörigen Spektralkalibrationen. Insbesondere
die Trennung von heißen OB-Sternen und Wolf-Rayet Typen ist dabei aber umstritten. So daß
z.B. die auf den 2MASS-Daten basierende photometrische Entdeckung von etwa 80 zusätzlichen
O-Sternen in Cygnus OB2 einen gewissen Anteil an Wolf-Rayet Sternen erwarten läßt.
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Abbildung 5.6: Modellkarte der 1.809 MeV Emission durch diskrete Einzelquellen in der Cygnus Region.
Der Beitrag der Supernova-Überreste wurde in dieser Karte als homogene Kreisscheibe angenommen. Auf
Grund der geringen Auflösung ist eine exaktere Beschreibung im Vergleich zu den anderen Unsicherheiten
vernachlässigbar.
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Abbildung 5.7: Geglättete Modellkarte der 1.809 MeV Emission durch diskrete Einzelquellen in der
Cygnus Region. Zur Simulation der Abbildungseigenschaften des COMPTEL Teleskops wurde das Emis-
sionsmodell aus Abbildung 5.6 mit einer gaußförmigen Punktbildfunktion der Breite 3.8◦ (FWHM) ge-
faltet.
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Weitere Unsicherheiten in den Beiträgen der diskreten Einzelquellen finden sich in der Mo-
dellierung der Supernova-Überreste. Wie bereits im vorangegangenen Abschnitt erörtert, exi-
stiert nur etwa für die Hälfte der Supernova-Überreste eine unabhängige Alters- und Entfer-
nungsschätzung. Die für mein Modell angenommene Sedov-Lösung hängt stark vom angenom-
menen Alter und der Dichte des umgebenden Mediums ab. Desweiteren stellt sich die Frage,
wie lange ein Supernova-Überrest unter gegebenen äußeren Bedingungen als solcher beobachtet
werden kann. Unter Umständen ist die Dauer der Beobachtbarkeit deutlich kürzer als die Le-
bensdauer der radioaktiven 26Al, so daß evtl. Quellen nicht mehr identifiziert werden können.
Schließlich unterschlägt mein Modellansatz mögliche, im Vordergrund sitzende Quellen, wie z.B.
Spallationsreaktionen mit der kosmischen Strahlung in direkter Sonnenumgebung.

5.2 Das interstellare Medium in der Cygnus Region

5.2.1 Molekülwolken in der Cygnus Region

In den vorangegangenen Abschnitten wurde bereits des öfteren die Verteilung molekularen Gases
in Richtung der Cygnus Region als Erklärung für Defizite z.B. der Stellarstatistik herangezogen.
Das interstellare Medium läßt sich grob in drei Phasen einteilen, die heiße, ionisierte Phase,
in der Wasserstoff den Zustand HII innehat, die neutrale Gasphase, in welcher Wasserstoff
hauptsächlich einatomig, neutral vorkommt, und die molekulare Gasphase, in der der Wasser-
stoff in Form von H2-Molekülen zu finden ist (vgl. Kapitel 3).
Die Extinktion des sichtbaren Sternlichtes ist insbesondere durch die dichten Gebiete der Mo-
lekül- und Staubphasen des interstellaren Mediums dominiert. Im Gegensatz zu den ionisierten
und neutralen, einatomigen Gasphasen des interstellaren Mediums kann die Molekularphase
nur bedingt mit Hilfe des dominanten Elements Wasserstoff beobachtet werden: Das ionisierte
Medium läßt sich u.a. gut anhand der Wasserstoffrekombinationsstrahlung (z.B. Linienstrah-
lung der Balmer Serie) untersuchen, während die Beobachtung des Feinstrukturübergangs des
neutralen, einatomige Wasserstoffs bei 1.42GHz (21 cm Linie) die Untersuchung des neutralen,
atomaren ISM erlaubt. Molekulares Gas läßt sich i.a. gut mit Hilfe der Strahlung aus Rota-
tionsübergängen der Moleküle beobachten. Da Wasserstoffmoleküle in den Rotationszuständen
aber kein Dipolmoment ausweisen, sind Übergänge mit ∆J = ±1 verboten und es können nur
magnetische Dipol- und elektrische Quadrupolübergänge mit ∆J = ±2 stattfinden. Diese haben
aber deutlich geringere Übergangswahrscheinlichkeiten, so daß die resultierende Strahlung der
Wasserstoffmoleküls geringe Intensität aufweist. Der niedrigste, erlaubte Rotationszustand des
Wasserstoffmoleküls mit ∆J = ±2 entspricht zu dem einer Temperatur von 510 K. In typi-
schen Dunkelwolken, welche die Extinktion dominieren, herrschen allerdings Temperaturen von
maximal einigen hundert Kelvin, so daß die Anregung der H2 Moleküle gering ist. Bei diesen Be-
dingungen erweisen sich Moleküle mit erlaubten Dipolübergängen aber niedrigeren Häufigkeiten
als effizientere Strahlungsemitter. So eignet sich insbesondere der J = 1 → 0 Rotationsüber-
gang des CO-Moleküls bei 115 GHz zur Bestimmung der Säulendichte molekularen Gases im
Sehstrahl.
In Richtung der Cygnus Region findet sich u.a. das sog. Cygnus Molecular Rift (CMR), das sich
etwa zwischen 70◦ und 85◦ gal. Länge und −5◦ und +5◦ gal. Breite erstreckt und den Raum in
einer Entferung zwischen 500 pc und 1 kpc ausfüllt. In etwa derselben Entfernung findet sich
im Anschluß zwischen 87◦ und 98◦ ein weiterer Molekülwolkenkomplex, der in Zusammenhang
mit Cygnus OB7 gesehen wird (Belloni et al. 1997). Abbildung 5.8 zeigt das CMR und den
OB7-Komplex in den geschwindigkeitsintegrierten CO-Karten von Dame et al. (1987).
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Abbildung 5.8: 115 GHz Karte des J = 1 → 0 Rotationsübergangs von CO der zentralen Cygnus
Region integriert über den Geschwindigkeitsbereich −10 ≤ vLSR [km/s] ≤ 20 (Dame et al. 1987).

Leung und Thaddeus (1992) haben eine höher aufgelöste Durchmusterung der Cygnus Region bei
115 GHz durchgeführt und im wesentlichen die in Abbildung 5.8 gefundene Struktur bestätigt.
In Abschnitt 5.3.3 wird die Verteilung interstellarer Molekülwolken zur Extinktionskorrektur der
synthetischen Populationen der Cygnus OB Assoziationen (Abschnitt 5.3.2) herangezogen.

5.2.2 HI- und HII-Strukturen in der Cygnus Region
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Abbildung 5.9: Verhältnis der IRAS Skyflux Bilder für
60 und 100mum. Deutlich ist die elliptische Struktur der
Superblase zu sehen (Saken et al. (1992)).

Die Verteilung von neutralem und ioni-
siertem Gas in der Cygnus Region weist
bei Entfernungen zwischen etwa 0.5 und
3 kpc eine komplexe Struktur auf. Neben
einer Vielzahl kompakter HII-Regionen,
welche mit der Aktivität heißer, jun-
ger OB-Sterne verknüpft sind, finden
sich Halos ionisierter Materie um Regio-
nen höherer Sterndichte (Abschnitt 5.3).
Auch die Verteilung des neutralen Me-
diums weist charakterisitische Strukturen
auf verschieden Größenskalen auf. So
finden sich neben einer Vielzahl einzel-
ner Windblasen um OB- und Wolf-Rayet
Sternen auch Supernova-Überreste und
einige großskalige HI-Superblasen. Be-
sonders deutlich treten diese Strukturen
um die OB Assoziationen Cygnus OB1
und OB3 auf. U.a. haben Lozinskaya und Sitnik (1988) sowie Dewdney und Lozinskaya (1994) in
Durchmusterungen der Cygnus Region im Bereich der 21cm-Linie Superblasen-Strukturen in der
HI-Verteilung um diese Assoziationen gefunden. Saken et al. (1992) haben unter Verwendung
von IRAS Skyflux Bildern und einem neuen OB Katalog der Cygnus Region eine vollständige,
klar abgegrenzte IR-Superblase um Cygnus OB1 entdeckt, welche eine Ausdehnung von 2◦ × 5◦



182 Kapitel 5. Ein Modell der Cygnus Region

aufweist, was bei einer angenommenen Entfernung zu Cygnus OB1 von 1.5 kpc etwa 50 × 130
pc entspricht (Abbildung 5.9). Auf Grund der IR-Emissionseigenschaften schlossen Saken et al.
(1992) auf ein sehr junges Alter der OB1 Superblase von unter 1 Myr, so daß diese Blase sich
erst in jüngster Vergangenheit durch den Zusammenschluß kleinerer Blasen, welche sich um
Untereinheiten der Assoziation erstrecken, gebildet haben kann (Abbildung 5.9). Die nicht-
sphärische Struktur führen Saken et al. (1992) auf die räumliche Verteilung massiver Sterne
zurück. Mit Hilfe von VBLI Beobachtungen bei 1.67 und 5.00GHz haben Spangler und Cor-
des (1998) Plasmaturbulenzen in Richtung von Cygnus OB1 nachgewiesen, welche ebenfalls auf
das Vorhandensein einer Blase mit einer dichten Schockfront schließen lassen. Zu dem ergeben
sich daraus Hinweise auf die Existenz von Instabilitäten in der Schockfront, welche schließlich
ursächlich für die Plasmaturbulenzen sind.
Die von Dewdney und Lozinskaya (1994) gefundene HI-Superblase mit einer Winkelausdeh-
nung von 4.6◦ × 6.1◦ umschließt die IR-Superblase und weist eine Gesamtmasse zwischen 5400
und 13000M� 2 auf. Die Ausbreitungsgeschwindigkeit liegt Dewdney und Lozinskaya (1994) zu
folge zwischen 30 und 50 km s−1. Daraus folgt eine aktuelle kinetische Energie der Hülle von
(0.5 − 3.2) · 1050 erg. Mit einer typischen Umwandlungseffizienz von Windleuchtkraft zu Expan-
sionsenergie einer Superblase von ca. 20% folgt schließlich eine für diese Superblase notwendige
Windenergie von (1.6 − 6.0) · 1051 erg.

5.2.3 Die Röntgen-Superblase in der Cygnus Region
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Abbildung 5.10: Überlagerung der ROSAT PSPC Auf-
nahme des weichen Röntgenhintergrundes mit den Kontu-
ren der COMPTEL 1.809 MeV Maximum Entropie Karte
der Cygnus Region. Die Röntgenkarte zeigt neben Cygnus
Loop (Supernova-Überrest) eine Superblase weicher Rönt-
genemission, welche von Cash et al. (1980) in den HEAO-1
Daten entdeckt wurde.

Auch um Cygnus OB2 finden sich Hin-
weise auf die Existenz einer Superbla-
se. So findet man einen Ring aus Gas-
Filamenten (Ikhsanov 1960, Dickel et al.
1969), welcher Cygnus OB2 umschließt.
In Röntgen-Beobachtungen der Cygnus
Region mit HEAO-1 wurde eine große
blasenförmige Struktur gefunden, welche
als Röntgen-Superblase interpretiert wur-
de (Cash et al. 1980). Die Röntgen-
Superblase tritt besonders bei Energien
zwischen 0.5 und 1 keV in Erscheinung
und hat eine Ausdehnung von ca. 12◦ ×
14◦. Bei einer angenommenen Entfernung
zu Cygnus OB2 von 1.7 kpc entspräche
das einem linearen Druchmesser von ca.
450 pc. Damit wäre diese Blase der
größte bekannte Gasstruktur der Milch-
straße. Auch die Auswertung des ROSAT
Surveys mit Subtraktion aller bekann-
ten Röntgenquellen zeigt die blasenförmi-
ge Struktur im weichen Röntgenhinter-
grund des Sternentstehungsgebiets. Ab-
bildung 5.10 zeigt die Kontur der 1.8 MeV
MaxEnt-Karte vor dem Hintergrund des
ROSAT Soft X-Ray Backgrounds (Snow-

2Bei einem mittleren Radius von ca. 75 pc ergibt sich für die mittlere Teilchendichte des aufgesammelten
interstellaren Gases ein Wert von ca. 0.3 cm−3.
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den et al. 1995, 1997) bei 0.75 keV. Neben dem gesättigt erscheinenden Supernova-Überrest
Cygnus Loop tritt die Blasenstruktur deutlich hervor.
Die Interpretationen der beobachteten Röntgenstruktur reichen von der Erzeugung durch einen
einzigen Supernova-Überrest in einem dünnen Medium (Higdon 1981) über die Bildung einer
Superblase durch die zentrale OB Assoziation (Cash et al. 1980, Comerón et al. 1993) bis zu
einer Zufallskoinzidenz mehrerer Röntgenquellen (Bochkarev und Sitnik 1985). Im Zusammen-
hang der vorliegenden Arbeit ist insbesondere die Interpretation als Superblase von Interesse,
da sich aus ihr einige Randbedingungen für die zentrale Assoziation ableiten lassen. Umgekehrt
eignet sich die Blase u.U. als Test für das hier entworfene Modell von OB Assoziationen im
allgemeinen und der Cygnus Region im speziellen (siehe u.a. Abschnitt 5.3.6).

5.3 26Al von Sterngruppen in der Cygnus Region

5.3.1 OB Assoziationen und Offene Sternhaufen

In dem in der Einleitung zu diesem Kapitel definierten Gesichtsfeld finden sich 41 offene Cluster3

und 9 OB Assoziationen. Während offene Sternhaufen in der Regel geringe total Massen von
einigen hundert Sonnenmassen (Bruch und Sanders 1983) aufweisen und daher nur sehr wenige
schwere Sterne enthalten können, erreichen die totalen Massen von OB Assoziationen Werte bis
zu einigen 104 Sonnenmassen. Mit totalen Massen von 500M� für typische offene Sternhaufen
und 1.5 · 104M� fürtypische OB Assoziationen ergeben sich für die totalen Massen der beiden
Sterngruppen-Kategorien in der Cygnus Region ca. 2 · 104M� bzw. ca. 1.5 · 105M� . Im
Sinne der Untersuchung des interstellaren 26Al in der Cygnus Region erscheinen die erwarteten
Beiträge der offenen Cluster daher als Korrekturen zweiter Ordnung, zumal ca. ein Drittel
der Cluster Entfernungen jenseits von 4 kpc aufweisen. Ferner enthalten nur wenige Cluster
junge, heiße Sterne, welche signifikante Beiträge zur Synthese von 26Al liefern können. Die
folgenden Abschnitte konzentrieren sich daher auf die Parametrisierung und Modellierung der
OB Assoziationen der Cygnus Region.
Abbildung 5.5 zeigt die Verteilung der OB Assoziationen in der Aufsicht auf die galaktische
Ebene. Die kleine Halbachse gibt in dieser Darstellung die mittlere Linearausdehnung wider,
während die große Halbachse die Unsicherheit der Entfernungsschätzung repräsentiert.

5.3.1.1 Cygnus OB1

1949 wurde Cygnus OB1 als lokale Anhäufung früher Sterntypen bei 75.5◦ gal. Länge und +1.70◦

gal. Breite und einer Ausdehnung von 3.0◦ × 3.4◦ durch Ambarcujan4 erstmals beschrieben. Sie
erhielt die zunächst die Bezeichnung II Cyg. Im Gesichtsfeld der Assoziation finden sich mehrere
offene Sternhaufen (u.a. Berk 86 & 87, IC 4996 und NGC 6913), welche von einigen Autoren als
mögliche Kerngebiete der weiter ausgedehnten Assoziation betrachtet werden (z.B. Ambartsumi-
an (1949), Markarjan (1952), Ruprecht (1966b,a)). In ihrer Zusammenstellung der Cygnus OB
Assoziationen betrachten Garmany und Stencel (1992) insbesondere IC 4996 und NGC 6913 als
mögliche Teile der OB1 Assoziation, während die beiden Berkeley-Cluster auf Grund ihres Alters
und ihrer Entfernung als Mitglieder ausgeschlossen werden. In den neueren Zusammenstellun-
gen wurde die Ausdehnung der im sichtbaren Licht identifizierten Sterngruppe auf 4.0◦ × 3.5◦
korrigiert. Die Entfernung zu NGC 6913 wird von Garmany und Stencel (1992) zu 1.26 kpc
angegeben, während Wang und Hu (2000) eine niedrigere Distanz von 1080 pc finden. Für IC

3lt. SIMBAD-Datenbank Stand November 2000
4entnommen aus Alter et al. (1970)
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4996 schwanken die Entfernungsangaben zwischen 1740 pc (Garmany und Stencel 1992) und
2.4 kpc (Delgado et al. 1998). Garibdzhanyan et al. (1984) finden eine erhöhte OB-Sterndichte
in der Cygnus OB1 Region bei 1.6 ± 0.2 kpc, während Bochkarev und Sitnik (1985) 1820 pc
als Entfernung zum Mittelpunkt der Assoziation angeben. Wie Abbildung 5.5 zeigt, unterliegt
Cygnus OB1 der größten Unsicherheit in den Entfernungsschätzungen, was zum Teil auch mit
den Unsicherheiten in der Zugehörigkeit der verschiedenen Sternhaufen zusammenhängt.
Mit Entfernungen von über 1 kpc liegt die Assoziation hinter dem CMR und wird an ihrem
südlichen Rand teilweise von diesem überdeckt (Abbildung 5.8), so daß möglicherweise optische
Mitgliederuntersuchungen einem stärkeren Selektionseffekt unterliegen. Die Sternpopulation ist
in der Literatur bislang ohnehin nur sehr grob charakterisiert. Bochkarev und Sitnik (1985)
nennen 12 O-Sterne als Mitglieder. Darüber hinaus listet der VII. WR-Katalog 5 potentielle
Wolf-Rayet Sterne als Mitglieder (van der Hucht 2000). Das Alter von Cygnus OB1 wird je nach
Wahl des Samples auf bis zu 7.5 Mio. Jahre geschätzt (Bochkarev und Sitnik 1985). Die Alter
der beiden offenen Sternhaufen NGC 6913 und IC 4996 werden allerdings mit weniger als 5 Mio.
Jahren deutlich jünger angegeben (Wang und Hu 2000, Delgado et al. 1998), wobei die Anga-
ben für diese Sternhaufen auf Grund der besseren Statistik zuverlässiger sein sollten. So findet
man in den Farb-Helligkeitsdiagrammen dieser Sternhaufen jeweils eine deutlich ausgeprägte
Hauptreihe, welche zur Altersbestimmung herangezogen werden kann.

5.3.1.2 Cygnus OB2

Die reichste und auch am besten untersuchte Assoziation der Cygnus Region ist Cygnus OB2.
Diese Assoziation wurde 1953 von Münch und Morgan (1953) entdeckt und erhielt zunächst die
Bezeichnung VI Cyg. Nach Reddish et al. (1966) erstreckt sich Cygnus OB2 mit einer Ausdeh-
nung von 1.6◦×0.93◦ um die Position 80.1◦ gal. Länge und +0.9◦ gal. Breite. Knödlseder (2000)
fand dagegen in einer Auswertung der 2MASS-Daten der Cygnus OB2 Region eine kreisförmi-
ge Ausdehnung mit einem Durchmesser von 2◦ und einem leicht verschobenen Mittelpunkt bei
80.3◦ gal. Länge und +0.8◦ gal. Breite.
Die Auswertung der roten und blauen Photoplatten des Digitized Sky Surveys (DSS) durch
Reddish et al. (1966) ergab eine Schätzung der totalen Populationsstärke von über 3000 Ster-
nen, wovon mindestens 300 als OB Spektraltypen klassifiziert wurden. Eine Auswertung von
spektrophotometrischen Daten der Cygnus OB2 Mitglieder ergab ferner eine sehr flache An-
fangsmassenverteilung in Form eines Potenzgesetzes mit einem Exponenten von Γ = 1.0 ± 0.1
für Anfangsmassen über 3M� (Massey et al. 1995). Abbildung 5.11 zeigt das von Massey et al.
(1995) bestimmte Hertzsprung-Russel Diagramm zusammen mit den Sternentwicklungslinien
(durchgezogene Linien) der Genfer Gruppe (Meynet et al. 1994) und den zugehörigen Isochro-
nen (gestirchelte Linien) für wachsendes Alter der Population.
Der Vergleich des Hertzsprung-Russel Diagramms mit den Isochronen ergibt ein Alter von ca.
2.5 Mio. Jahren für Cygnus OB2. Die von Wendker et al. (1991) durchgeführte Suche nach
jungen Supernova-Überresten in der Cygnus Region mit Hilfe einer Kontinuumsradiodurchmu-
sterung ergab in der Region um Cygnus OB2 keine Hinweise auf Supernova Aktivität, was als
weiteren Hinweis auf das niedrige Alter der Assoziation schließen läßt. Unter Annahme instan-
taner Sternentstehung ergibt sich auf Basis der Genfer Sternmodelle ein obere Grenze des Alters
von ca. 4.5 Mio Jahren (bzw. 5.5 Mio. Jahren, legt man die neuesten Sternentwicklungsmodelle
mit Rotation zu Grunde).
Massey und Thompson (1991) bestimmten auf photometrischem Wege die Entfernung von Cy-
gnus OB2 zu 1.7 kpc. Wie Abbildung 5.8 zeigt, liegt Cygnus OB2 bei dieser Entfernung hinter
dem Cygnus Molecular Rift, welches auf Grund seiner ungleichmäßigen Überdeckung visuel-
le Extinktionen zwischen 4 und mindestens 10 Magnituden im V Band hervorruft, was starke
Selektionseffekte im optischen Wellenlängenbereich erwarten läßt. Die durch die Extinktion
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Abbildung 5.11: Spectrophotometrisch bestimmtes Hertzsprung-Russel Diagramm von Cygnus OB2
nachMassey et al. (1995). Die durchgezogenen Linien zeigen Entwicklungskurven für Sterne unterschied-
licher Anfangsmassen (Meynet et al. 1994), während die gestrichelten Linien Isochronen beginnend bei 3
Mio. Jahren darstellen.

nicht beeinflußte Mikrowellenbeobachtungen ergaben folgerichtig eine deutlich höhere Populati-
onsstärke. Knödlseder (2000) fand bei der Auswertung der 2MASS-Daten 8600±1300 Mitglieder
mit Spektraltypen früher als F3V, wovon 2600 ± 400 als OB-Sterne und 120 ± 20 als O Spek-
traltypen identifiziert wurden. Da die 2MASS-Daten keine spektrometrischen Informationen
enthalten, ist die Auswertung allerdings auf Photometrie beschränkt. Die Klassifikation wurde
daher mit Hilfe von Farb-Helligkeitskallibrationen durchgeführt, wobei die Sterne durchweg als
Hauptreihensterne angenommen wurden. Diese Annahme erscheint aber vor dem Hintergrund
des oben gezeigten Hertsprung-Russel Diagramms und der geringen Dispersion der Hauptreihe
in den Farb-Helligkeitsdiagrammen als zufriedenstellend. Knödlseder (2000) bestimmte den Ex-
ponenten der Massenverteilung zu Γ = 1.6± 0.1, was vor dem Hintergrund des niedrigen Alters
als gute Näherung der Anfangsmassenverteilung gelten kann. Die von Knödlseder (2000) auf den
optisch identifizierten Bereich eingeschränkte Analyse der 2MASS-Daten ergab ferner, daß die
deutlich größere Anzahl von O Sternen in der vollständigen 2MASS-Auswertung im wesentlichen
durch die größere Ausdehung in den stark absorbierten Bereichen erzeugt wurde. Im Bereich
niederer Extinktion sind die optisch bestimmten O Sterndichten nahezu vollständig. Auf Basis
der bestimmten Massenverteilungsfunktion und den Populationsstärken hat Knödlseder (2000)
schließlich die total Masse von Cygnus OB2 zu Mtot = (4 − 10) · 104M� bestimmt.

5.3.1.3 Cygnus OB3

Die westlichste der Cygnus OB Assoziationen ist Cygnus OB3. Sie erstreckt sich mit einer
Asudehnung von 3.5◦ × 1.5◦ um die Position 72.55◦ gal. Länge und +2.3◦ gal. Breite. Im Zu-
sammenhang mit dem offenen Sternhaufen NGC 6871 berichtete Morgan et al. (1953) erstmals
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von einer Ansammlung heißer, junger Sterne in diesem Gebiet. Cygnus OB3 wurde zunächst
unter der Bezeichnung I Cyg in der Literatur geführt. Ihre heutige Bezeichnung erhielt sie 1966
von Ruprecht (1966a). Bereits seit den Arbeiten von Morgan et al. (1953) wird NGC 6871 als
ein möglicher Kern von Cygnus OB3 in Betracht gezogen. Auf Basis dieser Relation wurde die
Entfernung von Cygnus OB3 zu ca. 2.3 kpc bestimmt. Garibdzhanyan et al. (1984) finden in ih-
rem photometrischen Survey der Cygnus Region drei nicht klar trennbare Konzentrationen von
OB Sternen bei 1400, 2500 und 3700 pc. Die große Dispersion des untersuchten Farbexzesses
weist allerdings auf eine varierende Extinktion hin. Bochkarev und Sitnik (1985) geben in ihrer
Studie der Cygnus Region eine Entfernung von 2290 pc zu Cygnus OB3 an, andere Schätzungen
schwanken zwischen 1580 und 2510 pc. Neben 9 O Sternen und 15 B Sternen (Bochkarev und
Sitnik 1985) listet der VII. WR-Katalog 2 Wolf-Rayet Sterne mit photometrischen Entfernungen
von 1525 und 2050 pc als mögliche Mitglieder (van der Hucht 2000). Auf Grund der geringen
Statistik schwanken die Altersbestimmungen für Cygnus OB3 erheblich. Als obere Grenze wird
von Bochkarev und Sitnik (1985) ein Alter von 12 Mio. Jahren angegeben. Die Existenz von
Wolf-Rayet Sternen als mögliche Assoziationsmitglieder macht bei Annahme instantaner, syn-
chroner Sternentstehung ein maximales Alter von 6 bis 7 Mio. Jahren wahrscheinlicher. Die
möglicherweise große räumliche Ausdehnung über mehrere hundert Parsec läßt aber auch eine
sich ausbreitende Sternentstehung nicht unwahrscheinlich erscheinen, was zu einer intrinsichen
Altersstruktur der Assoziationsmitglieder führt.

5.3.1.4 Cygnus OB4

Cygnus OB4 ist die südlichste der Cygnus OB Assoziationen. Sie wurde ebenfalls von Morgan
et al. (1953) als Sternassoziation identifiziert und unter der Bezeichnung IV Cyg als Sterngruppe
mit einer Ausdehnung von 3◦ × 2◦ bei l = 82.5◦ und b = −7.3◦ publiziert. Ihre heutige Bezeich-
nung erhielt sie durch Ruprecht (1966a). Auf Grund der mangelhaften Charakterisierung wird
Cygnus OB4 in meinem Emissionsmodell der Cygnus Region nicht brücksichtigt. Allerdings läßt
die Ausdehnung der rekonstruierten 1.809 MeV Emission zu negativen Breiten einen Beitrag von
Cygnus OB4 möglich erscheinen, wobei die Position von OB4 südlicher ist als die Ausdehnung
der beobachteten Emission.

5.3.1.5 Cygnus OB5 und Cygnus OB6

Cygnus OB6 und OB7 sind seit ihrer ersten Veröffentlichung durch Schmidt (1958) als reale
Sterngruppen umstritten. Ihre Ausdehnungen von 5.8◦ × 9.6◦ bzw. 6◦ × 8◦ bei geschätzten
Entfernungen von ca. 1.6 bzw 1.7 kpc lassen sie vergleichsweise riesig erscheinen5. Die Mittel-
punkte der Assoziationen werden mit l = 67.1◦ und b = +2.1◦ bzw. l = 86.0◦ und b = +1.0◦

angegeben. Auf Grund der ungeklärten Sachlage und der großen Zahl unbekannter Parameter
werden beiden Assoziationen im Sinne dieser Arbeit nicht weiter berücksichtigt.

5.3.1.6 Cygnus OB7

Die westlichste und zugleich nächst gelegene OB Assoziation ist Cygnus OB7. XI Cyg, wie
sie ursprünglich bezeichnet wurde, wurde erstmals von Schmidt (1958) als Ansammlung junger,
heißer Sterne beschrieben. Auf Grund ihrer Nähe von nur 740 bis 830 pc überdeckt Cygnus OB7

5Es ergeben sich lineare Ausdehnungen von 160 pc×270 pc bzw. 180 pc×240 pc. Bei typischen O Sternflächen-
dichten von ∼ 0.5 pro 100 pc2 wären einige 10 wenn nicht mehr O Sterne in diesen Assoziationen zu erwarten, was
durch die Beobachtung nicht unterstützt wird. Für höhere Alter der Assoziationen müßte zu mindest die Anzahl
der B Sterne deutlich über den beobachteten Werten liegen.
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mit 12◦×13.9◦ ein großes Himmelssegment um die galaktische Position l = 90◦ und b = +2.05◦.
Die Assoziation erscheint mit nur 3 O und 6 B Sternen (Bochkarev und Sitnik 1985) sehr dünn
besetzt. Allerdings liegt die Assoziation innerhalb des OB7 Molekülwolkenkomplexes, so daß
auf Grund der zu erwartenden Extinktion u.U. von einer größeren Population ausgegangen
werden kann. Eine Auswertung des 2MASS-Surveys im Bereich von Cygnus OB7 erscheint in
diesem Zusammenhang als Möglichkeit zur Klärung der Populationsstärke von Cygnus OB7.
Eine obere Schranke auf die Population mit massiven Sternen erwächst aus der beobachteten
1.809 MeV Intensität sowie aus der Intensität thermischer Bremsstrahlung in der Cygnus OB7
Region. Abbildung 5.12 zeigt die rekonstruierte 1.809 MeV Intensität der Cygnus OB7 Region
zusammen mit den Quellkandidaten.
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Abbildung 5.12: 1.809 MeV Intensität in der Cygnus OB7 Region. Die Sterne markieren Wolf-Rayet
Sterne im Emissionsgebiet, während die hellen Kreise SNRs makieren. Der blaue Kreis markiert das
Gebiet von Cygnus OB7

5.3.1.7 Cygnus OB8

Cygnus OB8 sitzt nördlich von den lichtabsorbierenden Molekülwolken des Cygnus Molecular
Rift. Nur die südlichen Ausläufer könnten durch die Molekülwolken einem stärkeren Selekti-
onseffekt unterliegen. Cygnus OB8 wurde erstmals von Schmidt (1958) als Anhäufung früher
Sterntypen bei der Position l = 77.75◦ und b = +3.75◦ beschrieben und weist mit einer Aus-
dehnung von 2.9◦ × 3.3◦ eine nahezu kreisförmige Morphologie auf. Die Dispersion der Entfer-
nungsschätzung ist mit 100 pc um eine Entfernung von 2250 pc vergleichsweise gering (Ruprecht
1966a). Garmany und Stencel (1992) schätzen auf Grund der Beobachtung von 4 O und 10 B
Überriesen das Alter von Cygnus OB8 auf etwa 3 Mio. Jahre.
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5.3.1.8 Cygnus OB9

Im Fall von Cygnus OB9, welche in der Projektion in direkter Nachbarschaft von Cygnus OB2
liegt (z.B. Abbildung 5.8), streuen die Entfernungsschätzung im Gegensatz zu Cygnus OB 8
erheblich. Auch Cygnus OB9 wurde erstmals von Schmidt (1958) als Sternhaufen junger, hei-
ßer Sterne bei l = 78◦ und b = +1.5◦ erwähnt. Die geschätzte Ausdehnung beträgt ungefähr
2◦ × 1.4◦, was mit den geschätzten Entfernungen zwischen 1 und 1.9 kpc einer linearen Ausdeh-
nung zwischen 35 pc × 24 pc und 66pc × 46 pc entspricht. Ein Teil der Entfernungsdispersion
ist in den Annahmen über die Zugehörigkeit von NGC 6910 begründet. Hoag und Applequist
(1965) schlugen NGC 6910 als mögliche Kernregion von Cygnus OB9 vor. Allerdings weichen
die Entfernungsschätzungen für NGC 6910 von denen zu anderen Assoziationsmitgliedern signi-
fikant zu größeren Werten ab; auch wenn die jüngste Entfernungsbestimmung zu NGC 6910 mit
einem Wert von 1610 pc (Delgado und Alfaro (2000)) den Sternhaufen näher an die Assozia-
tionssterne (1 - 1.2 kpc [Bochkarev und Sitnik (1985), Garmany und Stencel (1992), Comerón
et al. (1993)]) rückt. Wie in den vorangegangenen Fällen (mit Ausnahme von Cygnus OB2)
ist auch im Fall von Cygnus OB9 die Stellarstatistik mäßig, so daß definitive Aussagen über
Alter und Massenverteilung der Assoziation auf Basis eines Farb-Helligkeits-Diagramms oder
Hertzsprung-Russel-Diagramms nicht möglich sind. Als obere Altersgrenze geben Bochkarev
und Sitnik (1985) bei gleichzeitiger Existenz von 7 O Sternen 8 Mio. Jahre an. Unter der An-
nahme einer instantanen Sternentstehung und einer nicht untypischen Massenverteilung erfor-
dert dieser Befund allerdings eine anfänglich sehr reiche Population massiver Sterne. Auf Grund
der erwähnten schlechten Statistik sind aber auch deutlich niedrigere Alter mit dann ebenfalls
kleineren Populationen massiver Sterne möglich. Ein möglicher Schlüssel zur Auslösung dieses
Problems liegt in der Auswertung der 2MASS-Daten in der Cygnus OB9 Region, denn wie ein
Vergleich mit der Molekülwolkenkarte in Abbildung 5.8 zeigt, liegt OB9 im Bereich sehr hoher
CO Säulendichten. In Abschnitt 5.3.3 wird dies bezüglich eine mögliche Extinktionskorrektur
der Populationsstärke diskutiert.

5.3.1.9 Die Cygnus OB Assoziationen: Zusammenfassung

Tabelle 5.3 stellt die wichtigsten Parameter der Cygnus OB Assoziationen zusammen. Wie die
angegebenen Unsicherheiten zeigen, ist nur im Fall der sehr intensiv untersuchten Assoziation
Cygnus OB2 das verfügbare Datenmaterial ausreichend, um die Massenverteilungsfunktion mit
hinreichender Genauigkeit zu bestimmen. Der Übergang von der beobachteten Massenverteilung
(der sog. Present Day Mass Function (PDMF)) zur Anfangsmassenverteilung ist mit zusätzli-
chen Annahmen verbunden, die auf das Beobachtungsmaterial gestützt werden (siehe Diskussion
von Cygnus OB2). Möglicherweise kann aber auch bereits eine zeitlich nicht zu sehr ausgedehn-
te Sternentstehungsgeschichte (≤ 2 Myr) eine flachere Anfangsmassenverteilung in eine steilere
PDMF überführen (siehe dazu Abschnitt 5.3.6.3).
Da für die anderen Assoziationen nur ungenügend definierte Sternpopulationen vorliegen, wird
in den Modellierungsversuchen der Cygnus Region auf zwei ausgewählte Anfangsmassenver-
teilungen zurückgegriffen. Zum einen habe ich die für Populationen massiver Sterne häufig
herangezogene Salpeter-Massenfunktion (Γ = 1.35) gewählt, die u.a. durch die Bestimmung von
Cluster- und Assoziatione-Massenfunktionen durch Massey et al. (1995) unterstützt wird. Zum
anderen habe ich alternativ eine steilere Verteilung mit einem Exponenten von Γ = 1.7 gewählt,
wie sie u.a. von Scalo (1986), Kroupa et al. (1991) und Kroupa (1998) vertreten wird.
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5.3.2 Emissionsmodell der Cygnus OB Assoziationen

Auf der Grundlage der im Unterabschnitt 5.3.1 zusammengestellten Beobachtungsbefunde der
Cygnus OB Assoziationen soll nun ein 26Al-Emissionsmodell der Cygnus Region erarbeitet wer-
den. Unter Vorgabe der jeweiligen Parameter wurden dazu mit Hilfe eines Monte Carlo Po-
pulationsgenerators statistisch äquivalente Populationen für die sechs OB Assoziationen OB1-3
und OB7-8 erzeugt. Die Spalten Mtot in Tabelle 5.3 listet die resultierenden totalen Massen
in Form von Sternen mit Anfangsmassen zwischen 8 und 120M� für die gewählte Anfangs-
massenfunktion und die gegebenen Altersgrenzen unter der Annahme instantaner, synchroner
Sternentstehung.
Durch Multiplikation der zur angenommenen IMF gehörenden auf die totale Populationsmasse
normierten Zeitprofile (vgl. Kapitel 4) mit den jeweiligen totalen Anfangsmassen der Assozia-
tionen zwischen den gewählten Massengrenzen von 8 und 120M� ergeben sich Vorhersagen für
die verschiedenen Emissionen. Die folgende Tabelle faßt diese Ergebnisse für die ausgewählten
Cygnus Assoziationen zusammen.

Ass. Γ M ISM
26 M ISM

60 Lw Ew QEUV Y O7V
26

(10−4M� ) (10−4M� ) (1038 erg s−1) (1052 erg) (1049 ph s−1) (10−4M� )
1 1.35 9.5 ± 3.4 0.8± 0.3 3.3 ± 1.2 4.3± 1.5 8.9± 3.2 1.4 ± 1.0

1.7 8.6 ± 3.4 0.7± 0.3 3.5 ± 1.4 3.8± 1.5 10.5 ± 4.1 1.1 ± 0.9
2 1.6 35.0± 2.5 0.2± 0.2 15.6± 1.4 8.2± 0.7 210. ± 19.2 0.22 ± 0.04
3 1.35 13.4± 8.1 4.1± 2.5 3.0 ± 1.9 9.0± 5.5 2.4± 1.4 7.4 ± 8.7

1.7 15.1± 4.4 4.7± 1.4 3.7 ± 1.1 8.4± 2.4 3.1± 0.9 6.4 ± 3.7
7 1.35 5.3 ± 2.5 1.6± 0.8 1.2± 0.56 3.6± 1.7 0.9± 0.44 7.8 ± 7.5

1.7 6.3 ± 2.4 1.9± 0.8 1.5 ± 0.6 3.5± 1.4 1.3± 0.5 6.4 ± 4.9
8 1.35 2.5 ± 0.8 0.0 0.72 ± 0.22 0.53 ± 0.16 19.2 ± 5.8 0.17 ± 0.11

1.7 1.9 ± 0.7 0.0 0.64 ± 0.23 0.48 ± 0.16 17.5 ± 6.2 0.14 ± 0.10
9 1.35 7.7 ± 2.1 1.8± 0.5 1.8 ± 0.5 4.6± 1.3 1.9± 0.5 5.3 ± 2.9

1.7 8.8 ± 2.6 2.2± 0.7 2.2 ± 0.7 4.5± 1.4 2.5± 0.8 4.6 ± 2.9
Tabelle 5.4: Die Emissionseigenschaften der Cygnus OB Assoziationen nach dem in dieser Arbeit vor-
gestellten Emissionsmodell. Die Vorhersagen beruhen auf den Populationssamples aus Tabelle 5.3.

Damit haben wir nun eine geeignete Basis, um Vorhersagen bezüglich direkt beobachtbarer
Meßgrößen zu treffen. Die folgenden Abschnitte diskutieren, wie sich aus den vorhergesagten
Emissionsparametern astronomische Observablen ergeben und wie sich diese Vorhersagen im
Vergleich zu astronomischen Beobachtungen verhalten.
Ein Vergleich der Ergebnisse für verschiedene Anfangsmassenverteilungen einer Assoziation zeigt
bereits, daß die sich ergebenden Vorhersagen für die modellierten Emissionsgrößen innerhalb
der statistisch dominierten Fehlergrenzen übereinstimmen. Andererseits sollte die kombinierte
Auswertung verschiedener Observablen eine Einschränkung der Populationskenngrößen ermögli-
chen. Insbesondere die Quotienten von interstellarer 26Al-Masse und EUV-Photonenfluß bzw.
EUV-Photonenfluß und totaler freigesetzter kinetischer Energie können hier zu signifikanten
Ergebnissen beitragen.
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5.3.2.1 1.809 MeV Emission der Cygnus OB Assoziationen

Um ein geeignetes Emissionsmodell der γ-Strahlung des radioaktiven 26Al in der Cygnus Re-
gion zu erhalten, müssen die resultierenden 26Al-Massen der einzelnen OB Assoziationen in
Photonenflüsse am Beobachtungsort umgerechnet werden. Der Photonenfluß ergibt sich dabei
gemäß Gleichung 5.1 aus dem Produkt der Zerfallsrate und dem Verzweigungsverhältnis für den
1.809 MeV Zerfallskanal Γ1.809 dividiert durch Oberfläche einer Kugel mit dem Radius, der dem
Abstand der Quelle vom Beobachter entspricht.

Φ1.809MeV =
1
4π

· Γ1.809 ·M ISM
26 ·NA

µ26 · τ26 · d−2 = 1.15887 · 104 ·
[
M ISM

26

M�

]
·
[
pc2

d2

]
(5.1)

In dieser Formel bedeuten M ISM
26 die interstellare Masse von 26Al auf Grund der populations-

integrierten Emissionseigenschaften der Assoziation, NA die Avogadro Konstante, µ26 das Mo-
lekulargewicht von 26Al , τ26 die Lebensdauer von 26Al und d die Entfernung der Assoziation.
Der Fehler des vorhergesagten Flußwertes wird durch die akkumulierten Fehler in der model-
lierten interstellaren Masse an 26Al und durch den Fehler der Entfernungsschätzung bei weitem
dominiert, so daß sich folgende effektive Fehlerformel aus Gleichung 5.1 ergibt:

∆Φ1.809MeV =
∣∣∣∣ 14π · Γ1.809 ·NA

µ26 · τ26 · d−2

∣∣∣∣ ·∆M ISM
26 +

∣∣∣∣∣− 1
2π

· Γ1.809 ·M ISM
26 ·NA

µ26 · τ26 · d−3

∣∣∣∣∣ ·∆d (5.2)

Die 1.809 MeV Flüsse der individuellen Assoziationen ergeben sich so aus den Massen interstel-
laren 26Al’s (siehe Tabelle 5.4) und den Entfernungen zu den Assoziationen (siehe Tabelle 5.3)
zu:

Assoziation ΦΓ=1.35
1.809MeV ΦΓ=1.7

1.809MeV ΦΓ=1.6
1.809MeV

(10−6 ph cm−2 s−1) (10−6 ph cm−2 s−1) (10−6 ph cm−2 s−1)
1 3.8 ± 4.5 3.5± 4.2 –
2 – – 14.0 ± 7.6
3 5.1 ± 7.7 5.8± 6.9 –
7 9.6 ± 6.0 11.4 ± 6.1 –
8 0.5 ± 0.2 0.4± 0.2 –
9 4.6 ± 3.2 5.2± 3.8 –

23.6 ± 11.2 26.3 ± 10.8 14.0 ± 7.6
Tabelle 5.5: 1.809 MeV Modellflüsse des Assoziationsmodells. Die letzte Zeile der Tabelle gibt den
totalen 1.809 MeV-Fluß für die Modelle mit Γ = 1.35 bzw. Γ = 1.7 an. Der totale Fluß durch OB
Assoziationen in der Cygnus Region ergibt sich durch Summation mit dem Flußwert für Cygnus OB2,
deren IMF-Exponent zu Γ = 1.6 angenommen wurde.

Trotz der in einigen Fällen sehr großen Fehlergrenzen der Beiträge einzelner Assoziationen
erlaubt die Zusammenfassung der 1.809 MeV Emission aller Assoziationen doch signifikante
Aussagen zu treffen. So ergeben sich abhängig von der gewählten Anfangsmassenverteilung
totale 1.809 MeV-Flüsse der Cygnus OB Assoziationen von (3.8 ± 1.4) · 10−5 ph cm−2 s−1 bzw.
(4.0±1.3) ·10−5 ph cm−2 s−1. Wie schon der Vergleich der direkten Modellergebnisse aus Tabelle
5.4 ergeben hat, sind die Differenzen durch die unterschiedliche Wahl der Anfangsmassenvertei-
lung relativ klein und innerhalb der Fehlergrenzen konsistent.
Zusammen mit den totalen 1.809 MeV-Fluß der nicht zu Assoziationen gehörenden Einzelquellen
ergibt sich ein vorhergesagter totaler Fluß der Cygnus Region von (5.9± 1.6) · 10−5 ph cm−2 s−1.
Vergleicht man diesen Wert mit dem für die Cygnus Region rekonstruierten Flußwert von
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(9.4 ± 2.0) · 10−5 ph cm−2 s−1 (Tabelle 2.3) so wird eine Differenz deutlich. Andererseits sind
beide Werte innerhalb ihrer Fehlergrenzen konsistent. Berücksichtigt man zu dem, daß in
der als Cygnus Arc bezeichneten nordöstlichen Region keine 26Al-Quellkandidaten bekannt
sind, und subtrahiert diesen Flußbeitrag vom beobachteten Gesamtfluß der Cygnus Region,
so ergibt sich ein Flußwert für das mit der modellierten Region übereinstimmende Gebiet von
(7.3± 2.6) · 10−5 ph cm−2 s−1.

Um aus den so erhaltenen Modellergebnissen eine der Realität nahekommende Vorhersagekarte
zu erhalten, müssen ähnlich wie bei der Modellierung der Supernova-Überreste im Falle des
Einzelquellenmodells die Emissionsgebiete als ausgedehnt modelliert werden. Auf Grund der
geringen Ortsauflösung des COMPTEL Instrumentes erscheint dazu die Annahme kreisförmiger
oder elliptischer Emissionsgebiete mit den Ausdehnungen der OB Assoziationen zunächst als
ausreichend. Zusätzlich müssen Wolf-Rayet Sterne und Supernova-Überreste, welche nicht als
Mitglieder von OB Assoziationen erachtet werden, separat in das Emissionsmodell aufgenommen
werden. Ihre Modellierung folgt der Vorgehensweise aus der Beschreibung des Einzelquellenmo-
dells.
Abbildung 5.13 zeigt die 1.809 MeV Intensitätsverteilung des Emissionsmodells. In Abbildung
5.14 ist hingegen eine Faltung des Modells mit einer gaußförmige Punktbildfunktion mit einer
vollen Halbwertsbreite von 3.8◦ dargestellt, um die Abbildungseigenschaftem des COMPTEL
Instruments bei 1.8 MeV nachzubilden.
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Abbildung 5.13: 1.809 MeV Intensitätsmodell für 6 OB Assoziationen mit Γ = 1.35 und nicht assoziierte
Wolf-Rayet Sterne und Supernova-Überreste.

Wie ein Vergleich der geglätteten 1.8 MeV-Emissionsmodelle aus den Abbildungen 5.7 und 5.14
zeigt, sagt das Emissionsmodell eine breitere räumliche Verteilung der 1.809 MeV Emission
voraus als das Modell diskreter Einzelquellen. Insbesondere ist das Intensitätsdefizit bei größe-
ren Längen im Assoziationsmodell deutlich kleiner als im Einzelquellenmodell. Andererseits ist
die modellierte Intensitätsverteilung in dieser Region gleichmäßiger als in den rekonstruierten
Himmelskarten (Abbildung 2.23). Desweiteren weist auch das Assoziationsmodell ein Inten-
sitätsdefizit um die Position (82◦;−4.5◦) auf.
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Abbildung 5.14: Das Intensitätsmodell aus Abbildung 5.13 nach der Faltung mit einer zu COMPTEL
äquivalenten Punktbildfunktion.

5.3.3 Extinktionskorrigiertes Emissionsmodell

5.3.3.1 Die Extinktionskorrektur

Die Populationsstatistiken der einzelnen OB Assoziationen werden unterschiedlich stark durch
die im Sehstrahl zu den Assoziationen liegenden Molekülwolken gestört. Im Falle von Cygnus
OB2 konnten diese Effekte durch Vergleich zwischen den im sichtbaren Licht bestimmten Kenn-
größen und den sich aus den 2µm-Daten der 2MASS-Durchmusterung ergebenden Populations-
charakteristika direkt nachgewiesen werden (Knödlseder 2000). Unter anderem erhält Cygnus
OB2 durch den Übergang in den von der interstellaren Extinktion ungleich schwächer betroffe-
nen Wellenlängenbereich der Mikrowellenstrahlung eine kreisförmige Erscheinung, während die
optisch identifizierte Assoziation stark elliptisch erschien. Neben Cygnus OB2 weisen u.a. auch
Cygnus OB9, OB1 und OB8 elliptische Projektionen auf, welche sich analog zu Cygnus OB2
in lokale Minima oder aber an Randbereiche der beobachteten CO-Verteilung einpassen (siehe
Abbildung 5.8). Zusätzlich weist Cygnus OB7 im nord-östlichen Sektor eine starke Überdeckung
mit Molekülwolken auf.
Da eine detailierte Auswertung der 2MASS-Daten für die gesamte Cygnus Region den Rahmen
dieser Arbeit bei weitem übersteigen würde, wurde nach einer Möglichkeit zur Abschätzung der
zu erwartenden Korrekturen gesucht. Als Anleitung dienten dazu die Unterschiede zwischen den
im optischen und im Mikrowellenbereich bestimmten Populationsgrößen von Cygnus OB2.
Zunächst wurde mit Hilfe der integrierten CO-Karte (Abbildung 5.15) die optisch bestimmten
und elliptischen Assoziationsabgrenzungen dem Vorbild von Cygnus OB2 folgend als kreisförmig
angenommen. In Abbildung 5.15 sind sowohl die Abgrenzungen aus der Literatur als auch die
neu bestimmten kreisförmigen Assoziationsgebiete eingezeichnet. Nach der Neudefinition der
Morphologie der einzelnen Assoziationen wurde ein Skalierungsfaktor für die unkorrigierte, op-
tische Populationsstärke auf Grund der vor Assoziation liegenden CO-Säulendichte für Cygnus
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Abbildung 5.15: Der 115 GHz CO Karte sind die optisch identifizierten Assoziationsgrenzen als rote
Ellipsen überlagert. Der weiße Kreis markiert die im Mikrowellenbereich identifizierte Region der zur
Kalibration dienenden Assoziation Cygnus OB2. Die blauen Kreise geben die im korrigerten Modell
angenommenen Ausdehnungen der Assoziationen an. Zusätzlich ist die Position von Cygnus OB4 als
grüne Ellipse eingezeichnet.

OB2 bestimmt. Da die O-Sternpopulation auf Grund der großen Leuchtkräfte für Hauptreihen-
sterne in der Regel am vollständigsten bekannt sein sollte, läßt sich zunächst aus dem Quotienten
der O-Sternzahlen der optischen und Mikrowellenbeobachtung und der vor Cygnus OB2 liegen-
den 115 GHz-Intensität ein Normierungsfaktor berechnen. Wird dieser Normierungsfaktor nun
noch mit der 115 GHz-Intensität in Richtung einer anderen Assoziation (beachte: neue Assozia-
tionsabgrenzungen) multipliziert, so folgt ein Skalierungsfaktor ΣCO für die O-Sternpopulation
dieser Assoziation.
Diese Vorgehensweise setzt u.a. voraus, daß die Molekülwolken homogen und von gleicher che-
mischer Zusammensetzung sind. Ferner wird angenommen, daß die betreffenden Assoziationen
hinter den Molekülwolken liegen, so daß die integrierte 115 GHz-Intensitäten direkt proportional
zur Extinktion sind.
Da mit Ausnahme von Cygnus OB9 alle anderen Assoziationen allenfalls in Randbereichen stark
durch Extinktionseffekte auf Grund der Molekülwolken betroffen sind, ist für Cygnus OB9 die
größte Skalierungskorrektur zu erwarten. Unter den oben gemachten Annahmen ergibt sich für
Cygnus OB9 tatsächlich mit einem Faktor von 3.3 der größte Wert. Dieser Wert ist sogar höher
als der Faktor 3 im Falle von Cygnus OB2, allerdings ergibt sich damit auf Grund der wenigen
bekannten O-Sterne in Cygnus OB9 nur eine vorhergesagte O-Sternpopulation von 26 Sternen.
Cygnus OB7 wird mit einem Skalierungsfaktor von 1.8 der drittgrößte Wert zugewiesen, damit
ergeben sich 7 erwartete O-Sterne statt der beobachteten 3. Die Skalierungsfaktoren für Cygnus
OB1,OB3 und OB8 fallen mit 1.4, 1.3 bzw. 1.2 vergleichsweise klein aus.
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5.3.3.2 Observablen des extinktionskorrigierten Modells

Ass. 1 3 7 8 9
ΣCO 1.4 1.3 1.8 1.2 3.3
M

(8;120)
tot (103M� ) 3.2 ± 0.5 6.2± 1.4 3.4± 1.0 1.0± 0.2 7.2± 1.3

M ISM
26 (10−4M� ) 8.8 ± 3.2 19.5 ± 4.4 10.8 ± 3.3 2.2± 0.5 22.9 ± 4.1

M ISM
60 (10−4M� ) 0.7 ± 0.1 6.0± 1.4 3.4± 1.0 0.0 5.6± 1.0

Lw (1038 erg s−1) 3.6 ± 2.5 4.8± 1.1 2.7± 0.8 0.74 ± 0.18 5.8± 1.0
Ew (1052 erg) 3.9 ± 1.5 10.9 ± 2.5 6.0± 1.8 0.52 ± 0.13 11.7 ± 2.1
QEUV (1049 ph s−1) 10.6 ± 4.1 4.0± 0.9 2.2± 0.7 20.3 ± 4.9 6.6± 1.2
Y O7V
26 (10−4M� ) 1.1 ± 0.8 6.4± 2.9 6.5± 4.0 0.14 ± 0.07 4.6± 1.7

Tabelle 5.6: Die Emissionseigenschaften der Cygnus OB Assoziationen nach Extinktionskorrektur. Die
erste Zeile gibt die aus der Extinktionskorrektur erhaltenen Skalierungsfaktoren.

Tabelle 5.6 listet für eine einheitliche Anfangsmassenfunktion mit Γ = 1.7 neben den resultie-
renden Observablen die Skalierungsfaktoren und die korrigierten totalen Massen zwischen 8 und
120M� der Assoziationen. Die Werte für den 1.809 MeV-Fluß (Tabelle 5.7) wurde wie in den
vorangegangenen Abschnitten mit Hilfe der beiden Beziehungen 5.1 und 5.2 berechnet.

Assoziation ΦΓ=1.35
1.809MeV

(10−6 ph cm−2 s−1)
1 3.5± 4.2
3 7.8± 5.5
7 19.6 ± 8.9
8 0.5± 0.1
9 13.5 ± 8.2

44.9 ± 13.9
Tabelle 5.7: 1.809 MeV Flüsse der OB Assoziationen im extinktionskorrigierten Assoziationsmodells.
Die letzte Zeile der Tabelle gibt den resultierenden totalen 1.809 MeV-Fluß an.

Damit ergibt sich ein summierter γ-Fluß von (4.5 ± 1.4) · 10−5 ph cm−2 s−1 aus den nocht nicht
im Detail vermessenen OB Assoziationen. Zusammen mit den Flüssen von Cygnus OB2 sowie
der diskreten, nicht assoziierten Einzelquellen errechnet sich so ein Gesamtfluß der Cygnus Re-
gion von (8.0 ± 1.8) · 10−5 ph cm−2 s−1. Dieser Wert stimmt recht gut mit dem beobachteten
Gesamtfluß der Region überein.
Die Abbildungen 5.16 und 5.17 zeigen die zu den Abbildungen 5.13 und 5.14 äquivalenten Karten
des extinktionskorrigierten 1.809 MeV-Intensitätsmodells.
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Abbildung 5.16: 1.809MeV Intensitätsmodell für 6 extinktionskorrigierte OB Assoziationen mit Γ = 1.7
und nicht assoziierte Wolf-Rayet Sterne und Supernova-Überreste.
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Abbildung 5.17: Das Intensitätsmodell aus Abbildung 5.16 nach der Faltung mit einer zu COMPTEL
äquivalenten Punktbildfunktion.
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5.3.4 Von der EUV-Strahlung zur thermischen Bremsstrahlung

Der breitangelegte Modellvergleich diverser Himmelskarten unterschiedlicher Wellenlängen mit
der von COMPTEL beobachteten 1.809 MeV Strahlung entlang der gal. Ebene (z.B. Knödlseder
(1997)) hat gezeigt, daß die 1.8 MeV Emission besonders gut mit der Intensitätsverteilung
thermischer Bremsstrahlung korreliert, welche auf Basis von COBE DMR Beobachtungen im
Radiofrequenzbereich von 53 GHz gewonnen wurde. Diese gute Übereinstimmung findet ihre
Fortsetzung auf kleinerer Größenskala in der Cygnus Region.
Die Komponente des Radiokontinuums entsteht in Regionen ionisierten Gases durch die Wech-
selwirkung freier Elektronen im elektrischen Feld positiv geladener Ionen. Die Emission harter
EUV-Photonen mit Wellenlängen unterhalb von 91.2 nm (50.4 nm), was Photonenenergien über
13.6 eV (24.6 eV) entspricht, durch heiße, junge Sterne ist die dominierende Quelle der Ionisa-
tion von interstellarem Wasserstoff (Helium).
Da die mittlere freie Weglänge dieser EUV-Photonen im interstellaren Medium mit einigen
Parsec recht kurz ist, läßt sich die Emission von EUV-Photonen von O-Sternen bzw. OB Asso-
ziationen, wie sie mein Populationssynthesemodell vorhersagt, nicht direkt beobachten. Indirekt
erscheint die Beobachtung des Bremsstrahlungskontinuums als besonders geeignet, da die Ra-
diostrahlung ähnlich wie die γ-Strahlung nicht der interstellaren Extinktion unterworfen ist.
Mit Hilfe der Beziehungen für die Ausbreitung von Strömgrensphären und für die Bremsstrah-
lungsemissivität bei einer gegebenen Radiofrequenz läßt sich ein einfaches Vorhersagemodell für
die erwartete Intensitätsverteilung der thermischen Bremsstrahlung erstellen (Abschnitt 3.2.6).
Wie im Fall der 1.809 MeV Emission, wo neben den Assoziationen noch nicht-assoziierte Wolf-
Rayet Sterne und Supernova-Überreste im Modell zu berücksichtigen sind, spielen im Falle der
EUV-Emission nicht-assoziierte O- und Wolf-Rayet Sterne eine nicht zu vernachlässigende Rolle.
Zusammen mit den 6 OB Assoziationen meines Cygnus Modells ergibt sich so eine Liste von 53
Quellkandidaten.
Zur Erstellung einer Vorhersagekarte für thermische Bremsstrahlung wurde nun folgende Vor-
gehensweise gewählt: Zunächst müssen einige Annahmen über den Zustand des interstellaren

Abbildung 5.18: Leckrate ionisierender Photo-
nen als Funktion vom EUV-Photonenfluß der OB
Assoziation (Dove et al. 2000a). Die durchgezoge-
ne Linie setzt konstante Sternentstehung voraus,
während im anderen Fall eine Glockenkurve als
SFR dient.

Mediums und das mögliche Entweichen harte Pho-
tonen aus den kompakten Ionisationsgebieten ge-
macht werden. Aus der Existenz des diffusen, io-
nisierten Mediums, welches sich in einer dicken
Scheibe um die galaktische Gasscheibe legt und
eine wolkige Struktur aufweist, die wiederum gut
mit der Verteilung aktiver Sternentstehungsgebiete
korreliert, wurde geschlossen, daß ein Teil der pho-
toionisierten Strahlungsquanten aus den kompak-
ten HII-Regionen entweicht (Ferguson et al. 1996).
Strahlungstransferrechnungen zeigen, daß typische
Leckraten zwischen 1% und 15% des emittierten
EUV-Photonfluß betragen (Dove und Shull 1994, Dove et al. 2000a). Abbildung 5.18 zeigt
die Leckrate in Abhängigkeit vom EUV-Photonenfluß wie sie aus Strahlungstransportrechnun-
gen von Dove et al. (2000a) folgt. Für meine Karte thermischer Bremsstrahlung habe ich
daher die Leckrate zu 10% angenommen. Die typische Dichte des diffusen, ionisierten Mediums
liegt zwischen 0.1 und 1 cm−3, typische Dichten von kompakten HII-Regionen erreichen dage-
gen Werte bis zu einigen 10 cm−3. Für die weitere Rechnung habe ich daher Werte von 0.1
bzw. 10 cm−3 angenommen. Die Wahl der Dichte sollte die integrierte Intensität der thermi-
schen Strahlung nicht beeinflussen, da sowohl die Strömgrenradien als auch das Emissionsmaß6

6Das Emissionmaß EM wird typischerweise in [cm6 pc−1] angegeben.
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Abbildung 5.19: Die Schemazeichnung zeigt das Emissionsmodell für thermische Bremsstrahlung am
Beispiel einer Quelle. Zur Erstellung der Vorhersagekarte wird u.a. die Annahme gemacht, daß die
Stroemgrenradien (insbesondere der äußere) viel kleiner als die Entfernung zur Quelle sind.

quadratisch von der Dichte abhängen. Als geometrisches Modell der Emissionsgebiete dient
das Bild der Strömgrensphären. Dabei wird jede Strahlungsquelle durch zwei ineinanderge-
schachtelte Kugeln beschrieben, deren Radien sich aus den Strömgrenradien für die Wertepaare
(0.9 ·Q0; 10 cm−3) und (0.1 ·Q0; 0.1 cm−3) errechnen. Abbildung 5.19 zeigt das Emissionsmodell
für eine Quelle. Zur Vereinfachung der Berechnung wird zusätzlich die Annahme gemacht, daß
die Strömgrenradien deutlich kleiner als die Entfernung zur Quelle sind. In dieser Näherung
ergibt sich die Sehstrahllänge s innerhalb des ionisierten Volumens zu

s = 2 · RS · cos(θ), (5.3)

wobei θ den Winkel zwischen Auftreffpunkt des Sehstrahls und der Achse Quelle-Beobachter
meint. Für die Sehstrahllänge durch den äußeren Halo ist zu beachten, daß

sHalo = sDiffus − sKompakt (5.4)

ist. Mit diesen Weglängen erhält man unter der Annahme eines homogenen Mediums das Emis-
sionsmaß nach

EM = sKompakt · n2
Kompakt + sHalo · n2

Diffus. (5.5)

Zusammen mit dem frequenzabhängigen Skalierungsfaktor erhält man schließlich die Intensität
der thermischen Bremsstrahlung im gewählten Frequenzbereich. Die Abbildungen 5.20 und 5.21
zeigen die resultierenden Bremsstrahlungskarte bei 53 GHz in Einheiten der Antennentempera-
tur für das Assoziationsmodell byw. das extinktionskorrigierte Assoziationsmodell. In beiden
Abbildungen wurden durch Faltung des Intensitätsmodell der vorhergesagten Bremsstrahlung
mit einer Punktbildfunktion der Breite 7◦ (FWHM) die Abbildungseigenschaften des COBE
DMR Instrumentes berücksichtigt.
Die Berechnung liefert mit den oben gewählten Parametern für das nicht extinktionskorrigierte
Assoziationsmodell mit dem flacheren Salpeter-Anfangsmassenspektrum intensivere thermische
Bremsstrahlung als für das extinktionskorrigierte Modell mit steilerer IMF (Γ = 1.7). Anderer-
seits ist die Bremsstrahlungsemission des extinktionskorrigierten Modells bei größeren galakti-
schen Längen (Cygnus OB7 Gebiet) ausgebreiteter als die des Salpetermodells.
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Abbildung 5.20: Die Karte zeigt die dem Assoziationsmodell entsprechende geglättete Intensitätsver-
teilung thermischer Bremsstrahlung bei 53 GHz. Dem Modell liegt eine Anfangsmassenverteilung mit
Γ = 1.35 zugrunde. Die Intensität ist dabei in Einheiten der Antennentemperatur angegeben.
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Abbildung 5.21: Die Karte zeigt die dem extinktionskorrigierten Assoziationsmodell entsprechende
geglättete Intensitätsverteilung thermischer Bremsstrahlung bei 53 GHz.
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Abbildung 5.22: COBE DMR Karte der thermi-
schen Bremsstrahlung bei 53 GHz in der Cygnus Re-
gion (Banday et al. 1996, Bennett et al. 1996, Kogut
et al. 1996).

Abbildung 5.22 zeigt vergleichsweise die aus den
COBE Beobachtungen resultierende Brems-
strahlungskarte der Cygnus Region (Banday
et al. 1996, Bennett et al. 1996, Kogut et al.
1996) in gleicher Intensitätsskalierung wie die
Modellkarten aus Abbildung 5.20 und 5.21. Die
Intensitätsmaxima der beiden Modellkarten lie-
gen etwa 1◦ bis 2◦ westlich vom Maximum der
COBE Karte. Dieses Verhalten der modellier-
ten Intensitätsverteilungen ist auf den dominan-
ten Beitrag der Cygnus OB2 Assziation zurück-
zuführen. Darüberhinaus ist die Intensität der
beobachteten thermischen Bremsstrahlung im
Maximum um etwa 0.2 bzw. 0.4 mK höher als
in den beiden Modellkarten. Einerseits ist der
relative Fehler COBE DMR Karte aber im Be-
reich von 20%, was bei einem Intensitätsmaxi-
mum von etwa 1.85 mK einem absoluten Fehler
von ca. 0.2 mK ergibt. Andererseits ist un-
ter Berücksichtigung der vereinfachenden An-
nahmen des Modells eine Abweichung von deut-
lich weniger als 50% ein befriedigendes Ergeb-
nis. Zum einen wurde angenommen, daß Photoionisation die einzige Quelle freier Elektronen ist.
Zum anderen wurde ein reines Wasserstoffgas mit homogener Dichteverteilung als Medium ange-
nommen (ne ·ni = n2). Insbesondere in Gebieten höherer Dichten und Temperaturen, wie sie in
den Schockfront sich ausbreitender Gasblasen zu finden sind, sowie im Inneren sehr heißer Bla-
sen (T ∼ 107K) spielt neben der Photoionisation jedoch auch die Stoßionisation eine wachsende
Rolle, so daß mehr Materie im ionisierten Zustand gehalten werden kann. Im allgemeinen ist,
ab Temperaturen von etwa 106K ist der Stoßionisationsquerschnitt von gleicher Größenordnung
wie der Photoionisationsquerschnitt. Der Übergang zu einem chemisch durchmischten Medium
führt ferner zu einer größeren Anzahl freier Elektronen, da schwere Elemente mehrfach ionisiert
werden können. So werden in heißen Umgebungen z.B. Linien des 6-fach ionisierten Sauerstoffs
beobachtet. Daher ist die gute Korrelation von beobachteter 1.809 MeV Intensität und ther-
mischer Bremsstrahlung auch in der Cygnus Region bestätigt. Auf Grund der Unsicherheiten
ist eine Unterscheidung der Populationssynthesemodelle vor und nach Extinktionskorrektur nur
marginal möglich ist.
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5.3.5 Dynamische Verteilung von 26Al im interstellaren Medium

Der Eintrag neu synthetisierter Materie in das interstellare Medium ist eng an die Phänomene
des Sternwinds und der Ausbreitung von Supernova-Überresten gekoppelt. In den vorangegan-
genen Abschnitten wurden Modelle für die Intensitätsverteilung der 1.809 MeV Emission in der
Cygnus Region erarbeitet, welche die räumliche Ausdehnung durch diese Effekte nur für die
ausgedehnten Supernova-Überreste berücksichtigen. Typische Radien für Wolf-Rayet Windbla-
sen von ca. 30 pc ergeben bei einer Entfernung von 500 pc Winkelausdehnungen von annähernd
7◦. Bei typischen Windgeschwindigkeiten von 1000 km s−1 erreicht frisch freigesetztes 26Al die
Blasenhülle in etwa 30000 Jahren, was nur einem Bruchteil der Lebensdauer entspricht. Die zu
erwartetende 1.809 MeV Emission erstreckt sich also über das gesamte Gebiet der Windblase,
die Quelle erscheint ausgedehnt. Tabelle 5.8 listet die Radien von Windblasen eines 50M�
Sterns bei verschiedene Teilchendichten des interstellaren Mediums, wie sie aus einer Modifika-
tion meines Expansionsmodells folgen (zu diesen Modifikationen siehe Anhang H).

nISM
0 Rs

(cm−3) (pc)
1 65
10 50
100 30

Tabelle 5.8: Radien von Wolf-Rayet Blasen in Abhängigkeit von der Teilchendichte des interstellaren
Mediums

Ganz ähnlich ist für OB Assoziationen zu erwarten, daß die Ausbildung von Superblasen um
die jeweilige Assoziation zu einer Ausdehnung der 1.809 MeV Intensität über die Grenzen der
eigentlichen Sternpopulation hinaus führt. Basierend auf der Populationssynthese für die extink-
tionskorrigierten Populationen aus Abschnitt 5.3.3 liefert mein Expansionsmodell Abschätzun-
gen für die zu erwarteten Blasenradien beim geschätzten Assoziationsalter, welche in Tabelle
5.9 in Abhängigkeit von der Teilchendichte des umgebenden Mediums gelistet sind. Darüber
hinaus sind für die Assoziationen mit schlecht oder nicht bestimmter Anfangsmassenfunktion
wie bereits in Abschnitt 5.3.2 zwei Fälle untersucht worden.

Ass. Γ = 1.35 Γ = 1.7
1 cm−3 10 cm−3 100 cm−3 1 cm−3 10 cm−3 100 cm−3

Rs (pc) Rs (pc) Rs (pc) Rs (pc) Rs (pc) Rs (pc)
1 229.2 144.9 91.8 216.8 137.1 87.0
2 194.0 122.7 77.8
3 343.8 217.1 137.3 318.9 201.4 127.4
7 307.1 194.0 122.7 283.7 179.3 113.5
8 127.0 80.9 51.9 117.6 75.1 48.4
9 318.9 201.4 127.4 310.9 196.4 124.2

Tabelle 5.9: Die Emissionseigenschaften der Cygnus OB Assoziationen nach Extinktionskorrektur. Die
erste Zeile gibt die aus der Extinktionskorrektur erhaltenen Skalierungsfaktoren. Den kursiv gesetzten
Werten für Cygnus OB2 liegt eine Anfangsmassenverteilung mit Γ = 1.6 zu grunde.

Bei Radien von 200 pc beträgt die Zeit zwischen Freisetzung und Erreichen der Hülle für 26Al
∼ 200000 Jahre. Auch Superblasen könnten daher über ihre gesamte Ausdehnung 1.809 MeV
Strahlung emittieren. Wird die Annahme einer auschließlichen Freisetzung von 26Al im Expan-
sionszentrum der Superblase berücksichtigt, so sind auch kürzere Zeitspannen denkbar.
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Da die Unterschiede für die verschiedene Wahl der Anfangsmassenfunktion der jeweiligen Asso-
ziation nicht signifikant sind, beschränkt sich die weitere Betrachtung auf die steilere Anfangs-
massenfunktion, welche schon in der vorangegangenen Abschnitten zu grunde gelegt wurde. Mit
den Entfernungen der Wolf-Rayet Sterne bzw. der OB Assoziationen folgen aus den Linearra-
dien die entsprechenden Winkelausdehnungen, welche in die Modellierung der Morphologie der
1.809 MeV Emission der Cygnus Region einfließen. Beispielhaft zeigt Abbildung 5.23 die re-
sultierende Intensitätsverteilung für eine mittlere Teilchendichte des interstellaren Mediums von
10 cm−3 bzw. 100 cm−3.
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Abbildung 5.23: 1.809 MeV Intensitätsverteilung bei dynamischer Verteilung von 26Al in Wind- und Su-
perblasen sowie isolierten Supernova-Überresten für zwei verschiedene mittlere Teilchendichten des ISM.
Der linken Abbildung liegt eine Dichte von 10 cm−3 zu Grunde, während im rechten Teilbild 100 cm−3

angenommen wurde. Beide Intensitätsverteilungen sind darüber hinaus den COMPTEL Abbildungsei-
genschaften angepaßt worden.

In einem im Mittel dünneren Medium führen die ausgedehnteren Blasenstrukturen zu einer
großflächigeren Verteilung des freigesetzten 26Al . Daraus resultiert eine geringere Oberflächen-
helligkeit der beobachtbaren 1.809 MeV Strahlung. Ferner folgt eine immer stärker werdende
Auswaschung einzelner Details der zugrundeliegenden Emissionsstruktur. Beide Intensitätsver-
teilungen haben große Ähnlichkeit mit der 1.809 MeV MREM-Karte der Cygnus Region (rech-
tes Teilbild in Abbildung 2.23). Verglichen zur Maximum Entropie Karte fällt insbesondere bei
höheren Teilchendichte eine Diskrepanz bei gal. Längen um 90◦ auf. Diese läßt sich auf die starke
Cygnus OB7 Komponente im vorliegenden Fall der extinktionskorrigierten Populationssynthese
zurückführen. Wendet man auf Cygnus OB7 keine Extinktionskorrektur an, so reduziert sich
diese Diskrepanz erheblich. Die Assoziation Cygnus OB7 liegt mit ihrer Entfernung von ca. 800
pc in der Molekülwolkenverteilung, welche zur Extinktionskorrektur herangezogen wurde, so daß
das angewendete Verfahren für Cygnus OB7 leicht zu große Korrekturfaktoren liefern könnte.
Bei den hier diskutierten Modellen der dynamischen Verteilung von 26Al im interstellaren Me-
dium muß berücksichtigt werden, daß das Modell der Blasenexpansion ein homogenes, isotropes
Medium annimmt. Daher sind die Blasenstrukturen ideale Kugeln im ISM. Darüberhinaus
wurde die gegenseitige Beeinflussung der Blasen untereinander z.B. durch Überlapp zweier be-
nachbarter Blasen vernachlässigt. Insbesondere für die großen Superblasen im dicht populierten
Zentralgebiet der Cygnus Region ist dies eigentlich keine gute Annahme mehr. So daß morpho-
logische Abweichungen der beobachtbaren von den modellierten Intensitätsverteilungen wahr-
scheinlich sind. Der Überlapp zweier Superblasen kann in der Kollisionszone u.a. zur Bildung
eines lokalen Intensitätsmaximums führen.
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5.3.6 Propagierende Sternentstehung der Cygnus OB Assoziationen

Seit der Entdeckung der großen Röntgen-Superblase (Cash et al. 1980) mit Cygnus OB2 in
deren Zentrum wurde diese Assoziation von verschiedenen Autoren als mögliche Ursache dieser
großen Superblase gesehen (Abschnitt 5.2.3). Comerón et al. (1993) fanden in ihrer Auswertung
der Eigenbewegungen von Sternen der Cygnus Region im HIPPARCOS Input Catalogue Anzei-
chen einer ungewöhnlichen, gemeinsamen Fluchtbewegung von Sternen in radialer Richtung aus
dem Bereich der Cygnus Superblase. Auf dieser Beobachtung aufbauend haben Comerón et al.
(1993) ein Szenario propagierender Sternentstehung vorgeschlagen.

Danach hätte starke Sternwind- und Supernova-Aktivität in Cygnus OB2 die Sternentstehung in
zwei benachbarten OB Assoziationen (Cygnus OB1 & OB9) ausgelöst. Dieses Bild der Cygnus
Region wird im folgenden abgekürzt als propagrierende Sternentstehung oder Comerón-Szenario
bezeichnet. Comerón und Torra (1994) konnten zeigen, daß bei mittleren Teilchendichten des
umgebenden Mediums von einigen 10 bis 100 cm3 die Expansion einer Superblase auf Zeitskalen
von einigen 106 Jahren zur Ausbildung von großen Instabilitätsbereichen neigt. Mit einem Alter
der Struktur zwischen 3 und 10 Mio. Jahren (Torres-Dodgen et al. 1991, Comerón et al. 1993)
erscheint das vorgeschlagene Szenario als plausibel. Comerón und Torra (1994) betonen in ihrer
Diskussion allerdings die Unsicherheiten der Struktur und Verteilung des interstellaren Medi-
ums in Richtung der Cygnus Region. Auch die Vernachlässigung interstellarer Magnetfelder
in der Modellierung der Instabilitäten der Superblase kann zu zusätzlichen Unsicherheiten in
der Effizienz der propagierenden Sternentstehung führen. Als Test der Propagations-Hypothese
führen Comerón und Torra (1994) eine Abschätzung des Energieeintrags durch die Cygnus OB2
Assoziation durch: Unter der Annahme einer Salpeter-Massenverteilung und einem mittleren
Windenergiefluß von 2 · 1034 erg s−1 pro OB Stern folgt für die untere Altersschranke, nach der
noch keine Supernova stattgefunden haben sollte, eine totale Masse zwischen 1 und 120M� von
ca. 1.3 · 105M� . Für den Fall der oberen Altersgrenze schätzen Comerón und Torra (1994) auf
Basis der etwa 400 beobachteten Mitglieder (Massey und Thompson 1991) und einer Korrektur
von bis zu 100 Supernovae eine totale Masse der OB Assoziation von 3.1 · 104M� ab.
Die Auswertung der von HIPPARCOS beobachteten Sterneigenbewegungen in den Cygnus OB
Assoziationen untermauerte die Hinweise auf ein radiales Auseinanderdriften der Sterne mit
Cygnus OB2 als kinematischem Zentrum (Comerón et al. 1998). Die HIPPARCOS Messungen
erlaubten darüber hinaus eine Ausweitung der Propagations-Hypothese auf zwei weitere OB
Assoziationen (Cygnus OB3 & OB7). Aus den Geschwindigkeiten der Eigenbewegungen dieser
Sterne leiteten Comerón et al. (1998) die notwendige Energie in der expandierenden Superblase
ab, welche die Sternentstehung hervorgerufen haben könnte. Nach Ausschluß sog. Runaway
Stars oder Schnelläufersterne mit Eigengeschwindigkeiten über 25 km s−1 erhielten Comerón
et al. (1998) eine notwendige mechanische Luminosität von 4.7 · 1039 erg s−1. Dabei wurde die
mittlere Teilchendichte des umgebenden Mediums zu 40 cm−3 angenommen. Basierend auf die-
ser Energieabschätzung gelangten die Autoren zu einer notwendigen OB-Populationsstärke von
2800 Sternen. Dieser Wert ist in guter Übereinstimmung mit dem kürzlich auf Basis der 2MASS-
Beobachtungen erhaltenen Wert von 2600 OB Sternen (Knödlseder 2000). Allerdings zeigt ein
Vergleich dieser Arbeit auch einen wesentlichen Widerspruch im hier vorgestellten Szenario auf:
Die gut definierte Hauptreihe des Cygnus OB2 Hertzsprung-Russel Diagramms erlaubt eine Ein-
schränkung des Alters dieser Assoziation auf unter 3.5 Mio. Jahre (siehe Abbildung 5.11 und
die zugehörige Diskussion). Dieses niedrige Alter wird zu dem durch das Fehlen von Supernova-
Überresten im Gebiet von Cygnus OB2 unterstützt (Wendker et al. (1991)).
Nichtsdestotrotz lassen sich für ein solches Szenario propagierender Sternentstehung bezüglich
der Modellierung der OB Assoziationen der Cygnus Region einige Modifikationen ableiten, an-
hand deren sich u.U. die Propagations-Hypothese im Rahmen meines Cygnus Modells untersu-



204 Kapitel 5. Ein Modell der Cygnus Region

chen läßt. Zu dem stellt das Szenario umgekehrt einen möglichen Testfall für die Kombination
meines Emissionsmodells und des Superblasen-Expansionsmodells dar.

5.3.6.1 Die Observablen bei propagierender Sternentstehung

Zunächst soll das Szenario der propagierenden Sternentstehung und der darin festgelegten Pa-
rameter als Ausgangspunkt für eine besser definierte Modellierung der Cygnus Region dienen.
Insbesondere sind in diesem Bild grundsätzlich alle OB Assoziationen außer Cygnus OB8 jünger
als Cygnus OB2. Dabei ist der Altersunterschied nach unten durch die früheste einsetzende
Instabilität begrenzt. Nach Comerón und Torra (1994) liegt diese Zeitspanne zwischen 1 und 3
Mio. Jahren.
Beispielhaft werden in Tabelle 5.10 die Vorhersagen der einzelnen Observablen für Cygnus OB2
sowie die vier betroffenen OB Assoziationen zusammengefaßt. Für die vorliegende Berechnung
wurde ein Alter für Cygnus OB2 von 6 Mio. Jahren und ein Zeitverzug zwischen 1 und 2 Mio.
Jahren für die anderen Assoziationen angenommen. Mit den verbleibenden Randbedingungen
(Tabelle 5.3) wurden in der bereits beschriebenen Vorgehensweise Sternpopulationen generiert
und untersucht. Dabei wurde ein Anfangsmassenspektrum mit Γ = 1.7 zu Grunde gelegt.

Ass. 2 1 3 7 9

M
(8;120)
tot (103M� ) 13.6 ± 1.1 1.6 ± 0.9 1.1± 0.4 1.3± 0.8 0.9± 0.3

M ISM
26 (10−4M� ) 61.1 ± 5.1 4.6 ± 2.5 3.1± 1.0 3.7± 2.2 2.5± 1.0

M ISM
60 (10−4M� ) 10.4 ± 0.8 0.3 ± 0.2 0.3± 0.2 0.2± 0.2 0.1± 0.1

Lw (1038 erg s−1) 16.3 ± 1.2 2.1 ± 1.1 1.5± 0.5 1.7± 1.0 1.2± 0.4
Ew (1052 erg) 34.7 ± 2.9 1.7 ± 1.1 1.1± 0.4 1.4± 0.9 0.9± 0.4
QEUV (1049 ph s−1) 47.3 ± 3.6 10.6 ± 5.2 8.5± 2.9 8.6± 4.7 6.8± 2.6
Y O7V
26 (10−5M� ) 17.0 ± 2.7 5.7 ± 5.9 4.8± 3.2 5.7± 6.5 4.8± 3.8

Tabelle 5.10: Die Emissionseigenschaften der Cygnus OB Assoziationen bei propagierender Sternent-
stehung.

Nach Umrechnung der 26Al-Erträge auf γ-Flüsse ergibt sich für die 1.809 MeV Emission der
Cygnus Region folgendes Bild:

Assoziation ΦΓ=1.35
1.809MeV ΦΓ=1.6

1.809MeV

(10−6 ph cm−2 s−1) (10−6 ph cm−2 s−1)
2 – 24.5 ± 13.6
1 1.8± 2.5 –
3 1.2± 1.4 –
7 6.7± 5.0 –
9 1.5± 1.2 –

11.2 ± 5.9 24.5 ± 13.6
Tabelle 5.11: 1.809 MeV Modellflüsse der OB Assoziationen bei propagierender Sternentstehung.

Zusammen mit dem für Cygnus OB8 bestimmten Fluß (Tabelle 5.5) ergibt sich ein durch die OB
Assoziationen verursachter Gesamtfluß in der 26Al-Zerfallslinie von (3.6±1.5) ·10−5 ph cm−2 s−1.
Der resultierende Gesamtfluß ist also kleiner als im Szenario der von einander unabhängigen OB
Assoziationen. Allerdings sind die Ergebnisse innerhalb der recht großen Fehlergrenzen konsi-
stent. Würde auch im Comerón-Szenario die vorgeschlagene Extinktionskorrektur angewandt,
so ergäbe sich ein Gesamtfluß durch die OB Assoziationen von (4.6 ± 1.6) · 10−5 ph cm−2 s−1;
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annährend identisch mit dem zuvor erhaltenen Wert für das extinktionskorrigierte Modell. Ab-
bildung 5.24 zeigt die geglättete Modellkarte der 1.809 MeV Intensität, wie sie aus Tabelle
5.11 folgt. Die resultierende Intensitätsverteilung zeigt ein schärfer ausgeprägtes Maximum bei
l = 80◦ als die in den Abbildungen 5.14 und 5.17, welches durch Cygnus OB2 hervorgerufen
wird.

100 90 80 70 60
lII [deg]

−10

0

10

20
bII  [d

eg
]

     

 

 

 

 

0 10.00

0.50

1.00

1.50

2.00

2.50

3.00

3.50

4.00

γ−
In

te
ns

itä
t [

ph
 c

m
−

2  s
−

1  s
r−

1 ]  
 x

 1
0−

3

Abbildung 5.24: Geglättetes 1.809 MeV Intensitätsmodell der Cygnus OB Assoziationen bei propagie-
render Sternentstehung.

Analog zu den im Vorangehenden diskutierten Vergleichen kann auch im Fall der Propagations-
Hypothese eine Modellkarte der thermischen Bremsstrahlung als Test herangezogen werden.
Abbildung 5.25 zeigt die mit Hilfe des bereits beschriebenen Modells der thermischen Brems-
strahlung gewonnene 53 GHz Karte. Wird auf die Populationen der zu Grunde liegenden OB
Assoziationen zusätzlich die in Abschnitt 5.3.3 beschriebene Extinktionskorrektur angewandt,
so ergibt sich die im rechten Teilbild gezeigte Intensitätsverteilung. Die hier gezeigten Inten-
sitätsmodelle wurden durch Faltung mit einer 7◦ breiten (FWHM) Gaußfunktion den Abbil-
dungseigenschaften des COBE DMR Instruments angepaßt.
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Abbildung 5.25: Intensität der thermische Bremsstrahlung bei 53 GHz durch heiße Sterne und OB
Assoziationen im Bild propagierender Sternentstehung der Cygnus OB Assoziationen. Die Intensität ist in
Einheiten der Antennentemperatur angegeben. Das rechte Teilbild zeigt die analoge Intensitätsverteilung
bei zusätzlicher Extinktionskorrektur der Assoziationspopulationen.
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Im Vergleich zu der in Abbildung 5.22 gezeigten beobachteten Bremsstrahlungsintensität fällt
auf, daß die Morphologie der modellierten Intensitätsverteilung bei propagierender Sternentste-
hung derjenigen der COBE Karte näher kommt als in den Modellen mit unabhängigen OB Asso-
ziationen. Die Intensitätsmaxima der Modellkarten weichen aber auch unter der Poropagations-
Hypothese noch systematisch zu kleineren Längen ab. Ferner ist die Intensitäten der Modelle
um einen Faktor 3 bzw. 2 niedriger als die beobachteten Intensitäten. Damit sind die aus
der propagierenden Sternentstehung resultierenden Intensitäten der thermischen Bremsstrah-
lung 30% bis 50% niedriger als im Cygnus Bild der unabhängigen OB Assoziationen. Wie
bereits erwähnt, lassen sich diese Abweichungen aber unter Umständen auf die vereinfachenden
Annahmen zurückführen. Zusätzlich führt das höher angenommene Alter für Cygnus OB2 zu
einer starken Reduktion des Flusses an EUV Photonen dieser populationsstärksten Assoziation
der Cygnus Region. Auf Grund dieser Unsicherheiten lassen sich die Modelle nicht mit Sicher-
heit von den in Abschnitt 5.3.2 diskutierten Cygnus Modellen unabhängiger OB Assoziationen
unterscheiden.

5.3.6.2 Propagierende Sternentstehung und die Eigenschaften von Cygnus OB2

Comerón et al. (1998) haben die notwendige Energie für die Entstehung der Superblase und
der aus ihrer Fragmentation resultierenden Sternentstehung zu 4.7 ·1039 erg s−1 abgeschätzt. Da
Comerón et al. (1998) ihre Abschätzung auf Basis der u.a. von Castor et al. (1975b) undWeaver
et al. (1977) entwickelten Näherung der Blasenexpansion gewonnen haben, welche explizit eine
zeitlich konstante Energiequelle voraussetzt, ist der so erhaltene Wert im Zusammenhang eines
dynamischen Entwicklungsmodells einer Assoziation nur als Normwert geeignet. Die Diskussion
der zeitlichen Entwicklung der mechanischen Leuchtkraft in Kapitel 4 hat gezeigt, daß diese ins-
besondere bei sehr kurzer Sternentstehungsaktivität einer dynamischen Entwicklung über einige
Größenordnungen unterliegt. Ein direkter Vergleich mit den von meinem Modell vorhergesagten
momentanen mechanischen Leuchtkräften ist daher nicht möglich. Vielmehr muß über das Zeit-
profil der mechanischen Leuchtkraft bis zum gewünschten Alter gemittelt werden. Gleichung 5.6
ergibt eine konstante Äquivalentleuchtkraft, welche für den gewählten Zeitpunkt eine Superbla-
se mit gleichen Eigenschaften erzeugt, wie sie aus der dynamischen Entwicklung bis zu diesem
Zeitpunkt folgen würde.

〈Lw〉|t =

t∫
0
Lw(t̂) dt̂

t
(5.6)

Ersetzt man zusätzlich in dieser Gleichung die momentane mechanische Leuchtkraft Lw(t) für
eine festgewählte Populationsstärke durch die auf die totale Masse der Assoziation normierten
Werte lw(t), welche parametrisch nur noch von der Steigung der Anfangsmassenverteilung und
der Sternentstehungsrate abhängen, so erhält man nach der Beziehung

M
(Mlo;Mup)
tot (t) =

LComeronw
t∫
0

lw(t̂) dt̂

t

[M� ] (5.7)

die totale Masse (zwischen den Massengrenzen) einer Assoziation, welche zum Zeitpunkt t gera-
de die gewünschte mechanische Konstantleuchtkraft aufweist. Durch Einsetzen des Normwerts
von 4.7 ·1039 erg s−1 folgen also die entsprechenden totalen Massen der Cygnus OB2 Assoziation
im Bild der propagierenden Sternentstehung.
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Abbildung 5.26 zeigt eine Konturenkarte, welche die Abhängigkeit der totalen Massen aus
Gleichung 5.7 von der Steigung des Anfangsmassenspektrums und des Alters der Assoziati-
on untersucht. Nach Knödlseder (2000) liegt Cygnus OB2 in diesem Parameterraum mit ho-
her Wahrscheinlichkeit im Überlappungsbereich von hellgrauer und mittelgrauer Schattierung
(τOB2 = 2.5 ± 1.5Myr und ΓOB2 = 1.6 ± 0.1). In diesem Intervall liegen die totalen Massen
für das Massenintervall Mi/M� ∈ [8; 120] zwischen 6.3 · 104M� und 1.5 · 105M� . Diese Werte
müssen mit den entsprechenden Angaben aus Beobachtungen der Sternpopulation von Cygnus
OB2 verglichen werden. Für das Massenintervall Mi/M� ∈ [2; 120] leitet Knödlseder (2000)
eine totale Masse von (4 − 10) · 104M� her. Mit Hilfe der Anfangsmassenfunktion, für die eine
Steigung von Γ = 1.6 ± 0.1 bestimmt wurde, erhält man einen Anteil der Sterne zwischen 8
und 120M� von 38.23+4.36

−4.09%. Damit errechnet sich die beobachtete totale Masse im gesuchten
Massenintervall zu Werten zwischen 1.53+0.17

−0.16 · 104M� und 3.82+0.44
−0.41 · 104M� . Die beobachtete

Masse ist damit um einen Faktor 1.6 bis 9.8 signifikant kleiner als nach dem Bild der propagie-
renden Sternentstehung durch Cygnus OB2 erwartet.
Die in Abbildung 5.26 bestimmten totalen Massen für Cygnus OB2 können im Rahmen meines
Assoziationsmodells dazu herangezogen werden, konkrete Vorhersagen der Emissionseigenschaf-
ten für Cygnus OB2 in Abhängigkeit von den Parametern τ und Γ der Assoziation zu machen.
Dazu werden die jeweiligen massennormierten Observablen x(t) nach

X (t) =M
[Mlo;Mup]
tot (t) · x(t) (5.8)

mit der totalen Massen skaliert. Abbildung 5.27 zeigt beispielhaft eine so erhaltene Konturen-
karte für den erwarteten 26Al-Fluß der Assoziation. Die unterlegten Bereiche markieren die Ge-
biete im Parameterraum, in denen die Grenzflüsse von 4.1 · 10−5 ph cm−2 s−1 (dunkel) bzw. von
8.5 ·10−5 ph cm−2 s−1 (hell) überschritten werden; die erste Grenze entspricht dem beobachteten
1.8 MeV Gesamtfluß der Cygnus West Region, während die zweite Grenze durch den totalen,
mit dem MaxEnt-Algorithmus rekonstruierten 1.8 MeV-Fluß der Cygnus Region gegeben ist.
Die Karte zeigt nebenbei die deutliche Verschiebung der relativen Gewichte von Wolf-Rayet
und Supernova Maximum des 26Al-Zeitprofils in Abhängigkeit von der Steigung des Anfangs-
massenspektrums. In dem durch die jüngsten Beobachtungen (Knödlseder 2000) festgelegten
Parameterbereich, reichen die Flüsse von Werten unter 4.1 ·10−5 ph cm−2 s−1 bis zu Werten über
8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1, wobei sich dieser Gradient von niedrigeren zu höheren Altern erstreckt.
Berücksichtigt man, daß neben Cygnus OB2 auch andere Quellen zum Gesamtfluß beitragen,
so kann auf Grundlage der COMPTEL 1.8 MeV γ-Beobachtungen der Parameterbereich mit
Flüssen oberhalb von 8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1 als unwahrscheinlich ausgeschlossen werden. An-
dererseits bleiben dann nur noch solche Parameterpaare übrig, bei denen die Massendiskrepanz
zwischen beobachteter und vorhergesagter totaler Masse der Assoziation besonders hoch ist.

Beachtet man in dieser Diskussion die Unsicherheiten des von Comerón et al. (1998) abge-
schätzten notwendigen Energieflusses, so erscheint ein Faktor 2 bis 3 Unsicherheit als durchaus
realistisch. Zum Beispiel führt eine Reduktion der mittleren Dichte des umgebenden interstel-
laren Mediums von 40 cm−3 auf 20 bis 30 cm−3 beispielsweise schon zu einer Reduktion der
notwendigen Energie um einen Faktor ∼ 2. Wiederholt man also die im Vorangegangenen dis-
kutierte Analyse mit einer um einen Faktor 2 reduzierten mechanischen Konstantleuchtkraft,
ergeben sich niedrigere totale Massen der Assoziation (Abbildung 5.28). So findet man im ab-
gesteckten Parameterbereich Werte für die totale Masse im Massenintervall Mi/M� ∈ [8; 120]
zwischen 3.2 · 104M� und 7.5 · 104M� . Der Überlapp dieser Werte mit den von Knödlseder
(2000) aus den 2MASS-Daten abgeleiteten totalen Massen weist auf Altersgrenzen zwischen 2
und 4 Mio. Jahre hin, in guter Übereinstimmung mit dem aus dem Hertzsprung-Russel Dia-
gramm bestimmten Alter.
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fü
r
C
yg
nu
s
O
B
2.
D
ie
F
lu
ßw
er
te
di
es
er
K
ar
te
le
ge
n
di
e
ni
ed
ri
ge
re
n
T
ot
al
m
as
se
n
au
s
A
bb
ild
un
g
5.
27
zu
G
ru
nd
e.



212 Kapitel 5. Ein Modell der Cygnus Region

Mit diesen totalen Massen erhält man die in Abbildung 5.29 gezeigte Konturenkarte des 1.809
MeV Flusses. Die Reduktion der totalen Massen hat zur Folge, daß die höhere, zweite Fluß-
grenze von 8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1 für keine Kombination der Parameter überschritten wird. Für
den durch den Überlapp aus beobachteter und modellierter Totalmasse definierten Bereich des
Parameterraums werden andererseits Flußwerte oberhalb von 4.1 · 10−5 ph cm−2 s−1 erreicht,
was gleichbedeutend mit einem Cygnus OB2 Anteil am beobachteten Gesamtfluß der Cygnus
Region von ∼ 50% ist. Mit einem beobachteten Gesamtfluß zwischen 8.5 · 10−5 ph cm−2 s−1

und 1.0 · 10−4 ph cm−2 s−1 ergibt sich so nach Abzug des Beitrags von Cygnus OB2 und der
diskreten Quellen ein verbleibender Restfluß für die anderen OB Assoziationen zwischen 0.7 ·
10−5 ph cm−2 s−1 bis 2.2 · 10−5 ph cm−2 s−1. Der Vergleich dieses summierten Beitrags der ande-
ren Cygnus OB Assoziationen mit den Modellen der Sterngruppen aus Abschnitt 5.3.2 zeigt, daß
ein derartiges Szenario der 26Al-Emission in der Cygnus Region mit den gegebenen Randbedin-
gungen innerhalb der Fehlergrenzen konsistent ist. Allerdings führt die Erhöhung des relativen
Anteils von Cygnus OB2 am 26Al-Eintrag in das interstellare Medium zu einer noch stärkeren
Ausbildung des lokalen Maximums bei (80◦; +0.5◦).

5.3.6.3 Zeitlich ausgedehnte Sternentstehung und die Massenfunktion

Alle bis hier diskutierten Modellansätze gehen von der Annahme instantaner, synchroner Stern-
entstehung aus. Da schwerere Sterne aber deutlich kürzer leben als leichtere, kann eine zeitlich
ausgedehnte, aber nicht massenabhängige Sternentstehung zu einer Diskrepanz bei der Bestim-
mung der Anfangsmassenfunktion auf Grund einer beobachteten Massenverteilung führen. Als
simples Beispiel sei eine Gruppe aus vier Sternen angenommen, deren Mitglieder in zwei auf-
einanderfolgenden Sternentstehungsereignissen entstanden sind, wobei in einem Abstand von 1
Mio. Jahre jeweils ein 8 und ein 120M� Stern entstehen sollen. Beobachtet man diese Gruppe
nun zu einem Zeitpunkt 5 Mio. Jahre nach der ersten Sternentstehung, so ist der ältere der
120M� Sterne bereits vor etwa 0.5 Mio. Jahren als Supernova explodiert, so daß die aktuelle
Massenverteilung ein Verhältnis von 2:1 statt zu 1:1 ergibt.
Zur Untersuchung der Auswirkung länger andauernder Sternentstehung auf die Massenverteilung
habe ich synthetische Sternpopulationen über einen längeren, parametrisierten Entstehungszeit-
raum überlagert. Diese synthetischen Populationen werden in ihrer zeitlichen Entwicklung ver-
folgt, und zu verschiedenen Zeitpunkten wird jeweils ein einfaches Potenzgesetz an die aktuelle
Massenverteilung angepaßt. Dabei wird implizit angenommen, daß die Population mit belie-
biger Genauigkeit beobachtet werden kann. Es treten also keine Selektionseffekte z.B. durch
Extinktion auf, wie das für reale Populationen der Fall ist. Mit Hilfe dieses Monte Carlo Experi-
ments lassen sich nun die Abweichungen der aktuellen Massenverteilung von der ursprünglichen
in Abhängigkeit von der Dauer der Sternentstehung und des Beobachtungszeitpunkts untersu-
chen. Abbildung 5.30 zeigt die Entwicklung der Steigung ΓPDMF des aktuellen Massenspektrums
über der Beobachtungszeit in Abhängigkeit von der Dauer der Sternentstehung. In dem anfangs
sehr raschen Anstieg schlägt sich die geringe Dispersion der Lebensdauern sehr schwerer Sterne
nieder. Insbesondere diese Phase ist aber für die Übersetzung beobachteter Massenverteilungen
in das ursprüngliche Massenspektrum von großer Bedeutung, da bei Beobachtung der Popu-
lation trotz des entwickelten Zustands ein Hertzsprung-Russel Diagramm mit wohl definierter
Hauptreihe und fast keinen entwickelten Sternen gefunden wird. Üblicherweise wird in einem
solchen Fall angenommen, daß die beobachtete aktuelle Massenverteilung der ursprünglichen
entspricht und quasi die IMF gemessen wurde. Abbildung 5.30 zeigt aber, daß nach wenigen
Millionen Jahren ein Anstieg des Steigungsparameters von ΓIMF = 1.35 auf Γ = 1.5 − 1.7 zu
verzeichnen ist. Abbildung 5.31 zeigt Konturlinien konstanter Steigung der aktuellen Massen-
funktion in Abhängigkeit von Beobachtungszeitpunkt relativ zur ersten Sternentstehung und
der Dauer der Sternentstehung.
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Betrachtet man unter diesem Gesichtspunkt die von Knödlseder (2000) erhaltene Steigung der
beobachteten Massenverteilung und die von Comerón et al. (1998) geforderte Energie, so ergibt
sich die Möglichkeit, daß eine flachere Anfangsmassenverteilung bei ausgedehnter Sternentste-
hung beide Randbedingungen erfüllen könnte.
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Abbildung 5.30: Steigung der beobachtbaren Massenverteilung bei ausgedehnter Sternentstehung
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Abbildung 5.31: Konturlinien gleicher Steigungen der beobachtbaren Massenverteilung in Abhängigkeit
von Beobachtungszeitpunkt und Dauer der Sternentstehung.

Um diese Möglichkeit zu untersuchen, wurde die Analyse aus dem vorangegangenen Abschnitt
mit einem Assoziationsmodell mit zeitlich auf 2.5 Mio. Jahre ausgedehnter Sternentstehung
wiederholt. Die folgenden Abbildungen zeigen die auf dieser Grundlage erhaltenen Massen-
abschätzungen und die resultierenden 1.809 MeV Flüsse.
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Ein Vergleich der Abbildung 5.32 mit Abbildung 5.26 zeigt, wie erwartet, daß die für einen
Konstantenergiefluß von 4.7 · 1039 erg s−1 benötigten totalen Massen bei ausgedehnter Sternent-
stehung niedriger sind. Allerdings überlappen die Wertebereiche aus beobachteter Gesamtmasse
und Modellwert trotz Berücksichtigung einer Verschiebung des zulässigen Altersbereichs durch
die ausgedehnte Sternentstehung nicht. Es ergeben sich wiederum sehr hohe 1.809 MeV Flüsse
(Abbildung 5.33), welche durch die Verschiebung des Zeitfensters begünstigt werden.
Daraus folgt zusammenfassend, daß die Kombination von flacher Anfangsmassenverteilung und
ausgedehnter Sternentstehung zu keiner signifikanten Verbesserung in der Abstimmung der ein-
zelnen Randbedingungen im Bild der porpagierenden Sternentstehung führt. Erst bei sehr lange
andauernder Sternentstehung können die durch die 1.8 MeV Beobachtung und das Energielimit
implizierten Bedingungen in Einklang gebracht werden. Lange andauerende Sternentstehung
steht allerdings im Widerspruch zum Hertzsprung-Russel Diagramm von Cygnus OB2 (Ab-
bildung 5.11). Für beschränkte Populationen ist bei ausgedehnter Sternentstehung keine gut
definierten Hauptreihen im Effektivtemperatur-Leuchtkraft Diagrammen zu erwarten. Damit
stellt die Annahme einer niedrigeren Minimalenergie für die propagierende Sternentstehung die
einzige plausibele Möglichkeit dar, um die Propagations-Hypothese mit den Beobachtungen in
Einklang zu bringen. Die folgende Diskussion der Expansionseigenschaften einer potentiellen
Cygnus OB2 Superblase wird allerdings zeigen, daß auch diese Annahme auf Schwierigkeiten
stößt.

5.3.6.4 Die Ausbreitung der Superblase im Comerón-Szenario

Um das Energie-Argument eingehender zu untersuchen, können die Expansionseigenschaften
der Cygnus Superblase im Bild der propagierenden Sternentstehung mit Hilfe meines Blasen-
expansionsmodell simuliert werden. Von besonderem Interesse ist dabei die Frage, wie alt die
Röntgen-Superblase ist. Wie in Abschnitt 5.2.3 bereits erwähnt, beträgt ihr Radius bei einer
Entfernung zu Cygnus OB2 von 1.7 kpc ca. 225 pc. Von besonderer Bedeutung kann dabei
der erhöhter Energieverlust durch Abstrahlung in der Frühphase der Blasenexpansion sein. Wie
die Diskussion in Kapitel 4 gezeigt hat, kann Verdampfung transmittierter Wolkenfragmente
im heißen Blasenmedium zu zusätzlich Steigerung der Strahlungsverluste führen. Diese Effekte
wurden in der Abschätzung von Comerón et al. (1998) nicht berücksichtigt. Um diese Fragen
zu untersuchen, habe ich die Expansion einer Superblase mit den von Comerón et al. (1998)
spezifizierten Parametern für Umgebungsdichte und Energiefluß für verschiedene Kombinatio-
nen der Transmissionseffizienz εporos und Verdampfungsdauer τevap untersucht. Die Teilbilder in
Abbildung 5.34 zeigen Konturen konstanter Radien der Superblase zu verschiedenen Zeiten in
Abhängigkeit von den Verdampfungsparametern (εporos und τevap). Erst bei Altern über 6 Mio.
Jahre sind die resultierenden Radien vergleichbar mit dem Radius der Röntgen-Superblase. Wird
die Dichte des umgebenden Mediums jedoch um einen Faktor 2 reduziert, werden die erwünsch-
ten Radien schon früher erreicht; allerdings nur unter Beibehaltung der hohen Energie.
Betrachtet man dieses Ergebnis im Zusammenhang der Diskussion der vorangegangenen Ab-
schnitte, so erscheint die Annahme, mit geringerer Mindestenergie zu einem konsistenten Ge-
samtbild aus Cygnus OB2 Beobachtung, COMPTEL 1.8 MeV Messungen und der Propagations-
Hypothese zu gelangen, nicht vollständig plausibel. Bei niedrigerer mechanischer Energie würde
die Ausbreitung der Superblase auf ihre beobachtete größer wieder einige Millionen Jahre in
Anspruch nehmen, was im Widerspruch zum beobachteten Hertzsprung-Russel Diagramm von
Cygnus OB2 steht.
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Abbildung 5.34: Die Diagramme zeigen den Radius der Superblase zum angegebenen Zeitpunkt für
verschiedene Kombinationen aus Hüllenporosität ε und Verdampfungsdauer τ . Als Umgebungsdichte
wurde eine Teilchendichte von 40 cm−3 gewählt. Erst für Alter von über 6 Mio. Jahren erreicht die
Blasen Radien, welche mit dem Radius der Röntgen-Superblase von ca. 225 pc vergleichbar sind.
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5.4 Die Modellansätze und die COMPTEL 1.8 MeV Daten

Der folgende Abschnitt widmet sich dem quantitativen Vergleich einzelner Modelle und Modell-
komponenten der Cygnus 1.809 MeV Intensitätsverteilung mit den von COMPTEL während der
neunjährigen Mission aufgenommenen Daten im Bereich der 1.809 MeV Linie. In den voran-
gegangenen Abschnitten wurden die aus den jeweiligen Modellansätzen erhaltenen Vorhersagen
der 1.809 MeV Intensitätsverteilung qualitativ mit den aus der Bildrekonstruktion erhaltenen
1.809MeV Karten verglichen. Lediglich ein Vergleich zwischen dem beobachteten Gesamtfluß
und den aus den Modellen resultierenden Flußwerten war quantitativ möglich. Wie gut ist aber
die Reproduktion der Morphologie der 1.809 MeV Intesität durch die verschiedenen Modelle ?
Können einzelne Modelle als durch die COMPTEL Daten bevorzugt betrachtet werden ? Sind
auf dieser Basis Rückschlüsse auf die Cygnus Region möglich ?
Diese Fragen lassen sich mit Hilfe eines Likelihood Hypothesen Tests untersuchen. In ganz ähnli-
cher Weise wie der zur Bildrekonstruktion eingesetzten Maximum Likelihood Punktquellensuche,
bei der das Verhältnis der Likelihood-Funktion für eine Hypothese (Hintergrund plus Punktquel-
le) und einer Nullhypothese (Hintergrund) in jedem Bildpunkt maximiert wird, wird in diesem
Test ein ein- oder mehrkomponentiges Modell durch Maximierung der Likelihood-Funktion an
die COMPTEL angepaßt (Oberlack 1997, Knödlseder 1997). Diese Modellanpassung liefert zum
einen Skalierungsfaktoren Si für jede Modellkomponente und zum anderen das Maximum der
Likelihood-Funktion L, welches als Maß für die Modellqualität gewertet werden kann. Quan-
titative Aussagen über die Qualität verschiedener Modelle lassen sich daraus auf Grund der
Differenzen der jeweiligen Likelihood-Werte treffen. Insbesondere folgt aus der Differenz zweier
Likelihood-Werte nach

σM1;M2 =
√
LM2 − LM1 (5.9)

die Signifikanz von Modell M2 gegenüber Modell M1.
Galaxieweite Modellanpassungen, wie sie u.a. von Knödlseder et al. (1999a) durchgeführt wur-
den, haben ergeben, daß die Karten der thermischen Bremsstrahlung bei 53 GHz (COBE DMR),
der thermischen Emission interstellaren Staubs im Ferninfrarot-Kontinuum bei 240µm (COBE
DIRBE) und der diffusen Hochenergie-Gammastrahlung über 100 MeV (EGRET) die drei besten
Tracer-Karten für die von COMPTEL beobachteten 1.809 MeV Emission sind. Die Morphologie
der galaktischen 1.809 MeV Emission korreliert demnach gut mit der Verteilungen ionisierter
bzw. staubreicher interstellarer Materie sowie den Wechselwirkungsgebieten von kosmischer
Strahlung mit dem interstellaren Gas. Die Anpassungen dieser Modelle an die COMPTEL
1.809 MeV Daten liefern im nun folgenden die Referenz gegenüber der die Modelle der 1.809 MeV
Emission der Cygnus Region verglichen werden. Dabei wird untersucht, inwieweit Modellver-
feinerungen in der Cygnus Region signifikant durch die COMPTEL Beobachtungen unterstützt
werden. Als Referenz-Modelle werden dabei die galaktischen Tracer-Karte ohne ihre jeweilige
Cygnus-Komponente verwendet. Diese Vorgehensweise stellt für alle astrophysikalisch sinnvollen
Modellannahmen bezüglich der 1.809 MeV Emission der Cygnus Region sicher, daß bezogen auf
das Referenz-Modell die Likelihood-Differenzen positiv sind; d.h. die Gesamtanpassung besser
wird als für das Referenz-Modell allein. Wegen der breiten COMPTEL Punktbildfunktion ist
das alternative Vorgehen, in dem der Datenraum auf Daten der Cygnus Region beschränkt wird,
nicht möglich. Daher muß von geeigneten Modellen der galaktischen 1.809 MeV Emssion als
Referenz-Modell ausgegangen werden.
Abbildung 5.35 zeigt eine Zusammenstellung der Likelihood-Differenzen δL für die grundle-
genden Modell-Klassen. Die erste Dreiergruppe zeigt dabei die drei Referenz-Modelle, deren
jeweiliger Likelihood-Wert als Referenz für die zugehörigen Anpassungen der Cygnus Modelle
dient (gleiche Säulenschattierung). Der Fehlerbalken gibt die für eine Signifikanz einer Mo-
dellverfeinerung von 3σ gleichbedeutende Likelihood-Differenz an. Die folgende Dreiergruppe
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Abbildung 5.35: Likelihood-Differenzen bezogen auf die Referenz-Modelle (siehe Legende & Text) für
die verschiedenen Modell-Klassen der 1.809 MeV Emission der Cygnus Region

zeigt die Likelihood-Differenzen, welche mit Hilfe der Cygnus-Ausschnitte der jeweiligen Tracer-
Karten als Modell der 1.809 MeV Emission der Cygnus Region erzielt werden. Die 1.809 MeV
Emission der Cygnus Region wird dabei mit einer Signifikanz zwischen 9.4σ und 10.3σ gegenüber
den jeweiligen Referenz-Modellen nachgewiesen.
Die geringsten Likelihood-Differenzen liefern die Anpassungen auf Basis der Verteilung diskre-
ter 26Al-Quellen nach Abschnitt 5.1, welche in der nächsten Dreiergruppe exemplarisch für ein
Modell mit zwei unabhängigen Komponenten (Wolf-Rayet Sterne und Supernova-Überreste) zu-
sammengefaßt sind. Abschnitt 5.4.1 diskutiert die Modellanpassungen diskreter Einzelquellen
im Detail. Diese Modelle erzielen Signifikanzen zwischen 7.8σ und 8.3σ gegenüber den Referenz-
Modellen und sind zwischen 5.3σ und 6.1σ in der Reproduktion der 1.809 MeV Intensitätsver-
teilung schlechter als die Cygnus-Ausschnitte der Tracer-Karten.
Eine Verbesserung von ungefähr 3.5σ gegenüber den Einzelquell-Modellen liefert die Aufnahme
der Cygnus OB Assoziationen im Rahmen der in Abschnitt 5.3.3 diskutierten extinktionskorri-
gierten Populationssynthese-Modelle. Gegenüber den Referenz-Modellen werden hier Signifikan-
zen zwischen 8.5σ und 9.0σ erreicht. Eine weitere Verbesserung der Modellqualität wird durch
die Verwendung der Intensitätsverteilungen der modellierten Radioemission anstelle der direk-
ten 1.809 MeV Intensitätsmodelle erzielt, dabei werden gegenüber dem extinktionskorrigierten
Assoziationsmodell Signifikanzsteigerungen von nochmals ∼ 3.2σ erreicht.
Dies weist auf eine grundsätzliche Eigenschaft der 1.809 MeV Intensitätsverteilung in der Cy-
gnus Region hin. 26Al scheint im interstellaren Medium signifikant breiter verteilt zu sein, als
die räumliche Verteilung der Quellkandidaten zunächst erwarten läßt. Dieser Befund läßt sich
leicht mit den in Abschnitt 5.3.5 dieses Kapitels diskutierten Zusammenhängen zwischen den
Wechselwirkungen massiver Sterne mit dem sie umgebenden Medium und der Freisetzung von
26Al verstehen.
Die letzte Säulengruppe der Likelihood-Differenzen in Abbildung 5.35 faßt die Anpassungser-
gebnisse eines dynamischen Verteilungsmodells für 26Al an die COMPTEL Daten zusammen
und bestätigt die Annahme einer engen Kopplung der Bildung einer Superblase und der 26Al-
Verteilung durch Sterne in OB Assoziationen. Diesen Modellen liegt das in Abschnitt 5.3.5
eingeführte Bild der dynamischen Verteilung von freigesetztem 26Al zu Grunde.



220 Kapitel 5. Ein Modell der Cygnus Region

Daß die Anpassung nicht ideal ist, läßt sich auf die diesen Modellen zu Grunde liegenden vereinfa-
chenden Annahmen zurückführen. Die Vernachlässigung variierender Dichtestrukturen des ISM
sowie der möglichen Wechselwirkungen zwischen benachbarten Blasen kann zu den verbleiben-
den Unterschieden zwischen Beobachtung und Modell führen. Es kann auch nicht ausgeschlossen
werden, daß die COMPTEL Daten eine Vordergrundkomponente enthalten. Werden die dyna-
mischen Modelle um eine bezüglich der Cygnus Region isotrope Komponente ergänzt, so sind
die resultierenden Anpassungsergebnisse um δL = 5 − 10 besser als die Ausschnitte der Tracer-
Karten. Zusammenfassend kann aber festgestellt werden, daß die Effekte einer dynamischen
Verteilung von 26Al durch Sternwinde und Supernovae von den COMPTEL Beobachtungen der
1.809 MeV Intensitätsverteilung der Cygnus Region bestätigt werden.
Darüber hinaus erscheint sich auf Basis der 1.809 MeV Beobachtungen die Möglichkeit zu er-
geben, aus der beobachteten Intensitätsverteilung Grenzen für die mittlere Teilchendichte des
interstellaren Mediums vor der Bildung der Blasenstrukturen zu gewinnen. Damit ergänzen die
Gammalinienmessungen die Beobachtungen der Verteilung interstellaren Gases, wie sie u.a. mit
Hilfe der 21 cm-Linie gewonnen werden. Insbesondere ergeben sich komplementäre Beobach-
tungsmöglichkeiten für die Suche nach interstellaren Blasenstrukturen. So zeigt sich z.B., daß
ein unter eingeführten Annahmen erstelltes Modell des dynamischen 26Al-Eintrags aus der beob-
achteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung eine mittlere Teilchendichte im interstellaren Medium
der Cygnus Region von einigen 10 cm−3 als wahrscheinlichsten Wert extrahiert. Dieser Wert ist
in guter Übereinstimmung mit dem von Comerón et al. (1998) für ihr Modell hergeleiteten Wert
von 40 cm−3. Die konsistente Modellierung der Emissionscharakteristika von OB Assoziationen
und der Expansionseigenschaften der zugehörigen Superblasen erlaubt also auf Basis der Beob-
achtung der diffusen 1.809 MeV Strahlung von interstellarem, radioaktivem 26Al einen guten
Schätzwert der mittleren Teilchendichte des ISM eines Emissionsgebiets herzuleiten.

5.4.1 Modelle diskreter Einzelquellen

Analog zu den Abbildung 5.35 gezeigten Likelihood-Differenzen der verschiedenen Modell-Klassen
faßt Abbildung 5.36 die Likelihood-Differenzen von Modellanpassungen zusammen, welche eine
genauere Untersuchung der Komponenten des Einzelquellen-Modells zur Aufgabe hatten. Dabei
werden zunächst die Beiträge von Wolf-Rayet Sternen (1. Säulengruppe) und Supernova-Über-
resten (2. Gruppe) in zwei getrennten Maximum Likelihood Modell Tests an die COMPTEL
Daten angepaßt. Dabei zeigt sich, daß ein auf Supernovae als einzige 26Al-Quellen beschränktes
Emissionsmodell die beobachtete 1.809 MeV Intensität am schlechtesten reproduziert. Insbeson-
dere ist für die Reproduktion der 1.8 MeV Intensität der Cygnus Region ein Skalierungsfaktor
zwischen 14.8 und 16.2 nötig. Auch ein Modell mit Wolf-Rayet Sternen als einzige Quellkandida-
ten liefert nur mäßige Anpassungsergebnisse. Ein derartiges Modell muß mit einem Faktor ∼ 3.0
skaliert werden, um die beobachtete 1.809 MeV Intensität der Cygnus Region zu reproduzieren.
Die besten Anpassungsergebnisse erzielt ein Cygnus Modell mit unabhängiger Wolf-Rayet und
SNR-Komponente, wie es für Abbildung 5.35 ausgewählt wurde. Für die Wolf-Rayet Kompo-
nente ergeben sich dabei Skalierungsfaktoren von ∼ 2.0, während die SNR-Komponente je nach
Referenz-Modell einen Skalierungsfaktor zwischen 7.8 und 9.2 notwendig erscheinen läßt.
Die großen Skalierungsfaktoren lassen sich zwar auch auf mögliche Fehler der verwendeten de-
tailierten Nukleosynthese-Modelle zurückführen, allerdings sind die Abweichungen in der Mor-
phologie der Intensitätsverteilung nicht auf diese zurückzuführen. Die mäßige Reproduktion der
beobachteten 1.809 MeV Intensitätsverteilung durch die Einzelquellen-Modelle legt zusammen
mit den großen Skalierungsfaktoren den Schluß nahe, daß entweder eine zusätzlich Komponente
im Emissionsmodell berücksichtigt werde muß (z.B. OB Assoziationen) oder aber zu mindest
die verwendeten Objektkataloge unvollständig sind.
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Abbildung 5.36: Likelihood-Differenzen bezogen auf die Referenz-Modelle für die verschiedene
Einzelquell-Modelle

5.4.2 Anfangsmassenverteilung und Populationsstärken der Assoziationen

  
65

70

75

80

85

δL

   Γ=1.35    Γ=1.70

2σ
DMR 53 GHz ff
DIRBE 240 µm

EGRET 100 MeV

DMR 53 GHz ff
DIRBE 240 µm

EGRET 100 MeV

Abbildung 5.37: Likelihood-Differenzen für
Assoziations-Modelle der Cygnus 1.8 MeV
Emission für verschiedene Anfangsmassen-
spektren.

Die Likelihood-Differenzen in Abbildung 5.35 haben
gezeigt, daß der Beitrag der Cygnus OB Assozia-
tionen mit mindestens 3.5σ gegenüber dem besten
Einzelquell-Modell nachgewiesen werden kann. Wird
die ausgedehntere Verteilung von interstellarem 26Al
berücksichtigt, steigt die Signifikanz auf ∼ 5σ. Im
Zusammenhang mit der Assoziationskomponente ist
interessant wie signifikant sich Unterschiede in Mo-
delldetails der einzelnen Assoziationen in den Anpas-
sungsergebnissen niederschlagen. Von besonderem In-
teresse ist dabei u.a. die Frage nach der Steigung
der Anfangsmassenverteilung. Abbildung 5.37 stellt
die Likelihood-Differenzen für Modellanpassungen der
beiden in den vorangegangenen Abschnitten disku-
tierten Fälle für das Anfangsmassenspektrum einan-
der gegenüber. Offensichtlich sind die sich ergeben-
den Unterschiede nur marginal. Auch die Unterschie-
de zwischen den jeweiligen Skalierungsfaktoren sind
äußerst gering. Quasi übereinstimmend werden Wer-
te von ∼ 1.2 für den jeweiligen Skalierungsfaktor ge-

funden. Wie bereits die Diskussion der Modelle in Abschnitt 5.3.2 gezeigt hat, scheint auch die
zusätzliche Assoziationskomponente eine weitere Steigerung der Population von 26Al-Quellen zu
unterstützen.
Die Anwendung einer Extinktionskorrektur auf die Assoziationspopulationen, wie sie in Ab-
schnitt 5.3.3 beschrieben wird, erklärt auf einfachem Wege die Diskrepanz zwischen den optisch
bestimmten Populationsstärken und den aus der 1.809 MeV Beobachtung resultierenden An-
forderungen an die Gesamtpopulationsstärke von 26Al-Quellen in der Cygnus Region. Das re-
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sultierende 1.809 MeV Intensitätsmodell liefert bei den Modellanpassungen Skalierungsfaktoren
von ∼ 1.0, d.h. die modellierte Gesamtintensität ist in guter Übereinstimmung mit der beob-
achteten Intensität. Jedoch zeigt Abbildung 5.38, daß die Verbesserung der Anpassungsqualität
mit Likelihood-Differenzen δL von ∼ +2 gegenüber den nicht extinktionskorrigierten Assozia-
tionsmodellen nicht signifikant ist. Dies läßt sich auf die ungenügende Berücksichtigung der
Verteilung des 26Al im interstellaren Medium zurückführen. Die hier diskutierten Assoziations-
modelle nehmen an, daß das interstellare 26Al in seiner Verteilung auf die Assoziationsgrenzen
beschränkt ist. Die gute Korrelation zur thermischen Bremsstrahlung, welche neben kompakten
Emissionsgebiete große, diffuse Halos besitzt, zeigt aber, daß die beobachtete 1.809 MeV Inten-
sitätsverteilung ausgedehnter sein muß (siehe vergleichende Betrachtung in der Einleitung von
Abschnitt 5.4).
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Abbildung 5.38: Likelihood-Differenzen für das nicht korrigierte bzw. extinktionskorrigierte
Assoziations-Modell

5.5 Zusammenfassung: 26Al in der Cygnus Region

Bevor im folgenden Kapitel eine kritische Diskussion und Bewertung des in dieser Arbeit Er-
reichten vorgenommen wird, sollen zunächst in diesem abschließenden Abschnitt die gewonnen
Ergebnisse für die 1.809 MeV Emission der Cygnus Region und den aus ihnen folgenden Vor-
hersagen zusammenfassend diskutiert werden.
Die 1.809 MeV Beobachtungen mit COMPTEL haben je nach Rekonstruktionsmethode integrale
γ-Flüsse für die Zerfallslinie des radioaktiven 26Al im interstellaren Medium der Cygnus Region
von (9.4± 2.0) · 10−5 bzw. (10.3± 2.0) · 10−5 ph cm−2 s−1 ergeben. In den vorangegangenen Ab-
schnitten wurden schrittweise detailiertere Modelle der Freisetzung interstellaren 26Al’s durch
massereiche Sterne erarbeitet und mit den Beobachtungen verglichen. Dabei stellte sich her-
aus, daß für eine zufriedenstellende Reproduktion des beobachteten γ-Linienflusses entweder die
26Al-Erträge der bekannten Quellen (Wolf-Rayet Sterne, Supernova-Überreste und Assoziations-
populationen) höher sein müssen als von der Theorie erwartet oder aber mehr Quellen beitragen
zur Anreicherung des interstellaren Mediums beitragen müssen. Beide Alternativen erscheinen
dabei als möglich. Die detailierte Behandlung von stellarer Rotation sowie die Unsicherheiten
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im Verständnis der Mischungs- und Masseverlustprozesse in massiven Sternen impliziert, daß
die vorhergesagten Erträge in den Nukleosynthesemodellen leicht um Faktoren 2 bis 3 oder mehr
unsicher sind. Zum anderen liegt eine große Zahl stellarer Objekte und Sterngruppen der Cy-
gnus hinter dichten Molekülwolkenkomplexen, welche eine unregelmäßig starke Extinktion des
sichtbaren Lichts dieser Objekte verursachen. Dies kann je nach Beobachtungsrichtung zum Teil
große Unsicherheiten in der Stellarstatistik der Quellkataloge und Assoziationspopulationen zur
Folge haben. Wie die von mir auf einfachen Annahmen beruhende Extinktionskorrektur der
Populationsstärken der Cygnus OB Assoziationen gezeigt hat, führt die extinktionskorrigierte
Populationssynthese zu einem konsistenten Bild in der Reproduktion des integralen 1.809 MeV
Flusses der Cygnus Region.
Auf Basis dieser Extinktionskorrektur lassen sich nun überprüfbare Vorhersagen für die zu er-
wartetenden Populationsstatistiken bei Auswertung von quasi-extinktionsfreien Nahinfrarotbe-
obachtungen der Cygnus OB Assoziationen gewinnen (Abschnitt 5.3.3). Demnach würde man
für eine detailierte Auswertung der 2MASS Himmelsdurchmusterung, wie sie exemplarisch für
Cygnus OB2 durch Knödlseder (2000) durchgeführt wurde, folgende Skalierungsfaktoren der
Nahinfrarot-Populationen relativ zu den optisch bestimmten O Sternpopulationen erwarten:

Assoziation 1 3 7 8 9
Σ, 1.4 1.3 1.8 1.2 3.3

Tabelle 5.12: Vorhergesagte Skalierungsfaktoren für die O Stern-Populationen der Cygnus OB Assozia-
tionen

Da eine Auswertung der 2MASS-Daten der Cygnus Region den Rahmen dieser Arbeit bewei-
tem sprengen würde, muß leider eine Überprüfung dieser Vorhersagen auf einen späteren Zeit-
punkt verschoben werden. Es kann aber festgehalten werden, daß die 26Al-Emission der aus der
Extinktionskorrektur folgenden Assoziationspopulationen eine hervorragende Reproduktion des
beobachteten 1.809 MeV Gesamtflusses liefern. Wird das resultierende Intensitätsmodell mit
COMPTEL Daten verglichen, so stellt sich heraus, daß die Reproduktion der Morphologie der
beobachteten Intensitätsverteilung noch nicht zufriedenstellend ist. Die beobachtete Intensitäts-
verteilung ist signifikant breiter als Verteilung der Quellkandidaten. Diese Diskrepanz ist in der
Breitenverteilung besonders groß.
Da 26Al durch Sternwinde und Supernovae in das interstellare Medium eingebracht wird, ist auf
Grund der relativ langen Lebensdauer zu erwarten, daß seine Verteilung im interstellaren Medi-
um durch Wechselwirkunge von Sternwinden bzw. Supernova-Überresten mit dem interstellaren
Medium dominiert ist (Abschnitt 5.3.5). Werden die extinktionskorrigierten Populationssynthese-
Modelle der Cygnus OB Assoziation mit einem Expansionsmodell für Superblasen verknüpft, so
resultieren Intensitätsverteilungen der erwarteten 1.809 MeV Strahlung, welche außer von den
direkten Populationsparametern ins besondere von der mittleren Dichte des interstellaren Me-
diums abhängen. Die Modellanpassung dieser 1.809 MeV Intensitätsmodelle an die COMPTEL
Daten bestätigt den direkten Zusammenhang zwischen Superblasenexpansion und beobachtbarer
26Al-Verteilung in der Cygnus Region. Kleine Diskrepanzen lassen sich zum einen auf die Ver-
nachlässigung von Turbulenzen, Instabilitäten und Blasenwechselwirkungen zurückführen; zum
anderen kann eine ausgedehnte Vordergrundkomponente niederer Intensität nicht ausgeschlossen
werden. Unter den gemachten Annahmen kann umgekehrt durch Anpassung von Intensitätsmo-
dellen für verschiedene mittlere Teilchendichten aus den 1.809 MeV Daten eine Abschätzung für
die mittlere Teilchendichte der Region vor dem Durchgang der Superblase gewonnen werden.
Diese Dichtebestimmung kann u.U. bei der Suche nach HI-Strukturen einer Region helfen, da
zusammen mit der Populationssynthese der Linearradius einer Superblase vorhergesagt werden
kann.
Die Verbreiterung der beobachtbaren 1.809 MeV Intensitätsverteilung auf Grund der dynami-
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schen Effekte erklärt ferner die gute Korrelation zwischen der beobachteten 1.809 MeV Inten-
sitätsverteilung und der bei 53 GHz beobachteten thermischen Bremsstrahlung freier Elektronen.
Die thermische Bremsstrahlung gilt als hervorragender Tracer auf ionisiertes, interstellares Gas.
Eine Abschätzung der Ionistationsraten auf Grund unterschiedlicher Prozesse zeigt, daß bei
interstellaren Bedingungen typischerweise Photoionisation durch EUV-Strahlung heißer, mas-
sereicher Sterne bei weitem dominiert. Mit der mittleren freien Weglänge für EUV-Photonen
ergeben sich kompakte Ionisationsgebiete, die ihrerseits Dimensionen bis zu ∼ 100 pc erreichen
können. Diese kompakten Ionisationsgebiete sind zu dem von ausgedehnten Halos ionisierter
Materie umgeben, wobei deren Dichte deutlich geringer sind. Die sich so ergebenden Gebiete
ionisierter Gebiete sind demnach von gleicher Größenordnung wie die Superblasenstrukturen.
Daher ist die gute Korrelation zwischen thermischer Bremsstrahlung und 1.809 MeV Emission
einsichtig. Dazu muß ferner berücksichtigt werden, daß zu dem die Auflösung des COBE DMR
Instruments etwa einen Faktor 2 schlechter ist als die von COMPTEL, so daß kleinskalige Un-
terschiede durch die verschiedenen physikalischen Ursachen der gasdynamischen Blasen und der
Ionisationsgebiete nicht ins Gewicht fallen.
Die Populationsynthese der Cygnus OB Assoziationen erlaubt ferner mit Hilfe eines Modells für
die Wechselwirkung photoionisierender Strahlung mit dem interstellaren Medium die Vorhersage
einer Intensitätsverteilung thermischer Bremsstrahlung in der Cygnus Region (Abschnitt 5.3.4).
Der Vergleich der vorhergesagten Intensitätsverteilung mit der von COBE beobachteten stellt
einen zusätzlichen Test der Populationssynthese dar. Das aus den extinktionskorrigierten Popu-
lationsmodellen folgende Bild der thermischen Bremsstrahlung in der Cygnus Region stellt sich
dabei als konsistent mit der beobachteten Intensitätsverteilung heraus. Allerdings sind auch die
nicht-korrigierten Populationssynthesemodelle innerhalb der Fehlergrenzen konsistent mit der
COBE DMR Karte.

Die von mir vorgestellten dynamischen Modelle für die Entwicklung von OB Assoziationen
und ihrer Wechselwirkungen mit dem interstellaren Medium erlauben darüber hinaus den Test
der von Comerón et al. (1993) vorgeschlagenen Hypothese einer sich durch die Wind-ISM-
Interaktion von Cygnus OB2 ausbreitenden Sternentstehung in den umliegenden OB Assozia-
tionen im Zusammenhang mit den COMPTEL Beobachtungen der 1.809 MeV Strahlung dieser
Region (Abschnitt 5.3.6). Dabei stellen sich in einigen Punkten Inkonsistenzen heraus, die nur
schwer aufzulösen sind. Als besonders einschränkend erscheint dabei das in Abbildung 5.11 ge-
zeigte Hertzsprung-Russel Diagramm von Cygnus OB2, welches durch die 2MASS-Auswertung
bestätigt wurde. Daraus ergibt sich das wahrscheinlichste Alter von Cygnus OB2 zu 2.5 bis 3.5
Mio. Jahre. Für dieses niedrige Alter erscheint es nahezu unmöglich, Konsistenz zwischen den
Energieanforderungen der Blasenexpansion und -fragmentation, der 1.809 MeV Beobachtung
sowie der beobachteten totalen Masse der Assoziation zu erhalten. Auf Basis der 1.809 MeV
Beobachtungen zusammen mit den aus der revidierten Populationsstatistik folgenden Randbe-
dingungen muß die Propagations-Hypothese daher als unwahrscheinlich bewertet werden.



Kapitel 6

26Al-Ursprung und OB
Assoziationen: Diskussion und
Ausblick

6.1 Die Ergebnisse im Überblick

In drei großen Schritten wurde in der vorliegenden Arbeit versucht, ein tieferes Verständnis der
mit dem γ-Strahlenteleskop COMPTEL gewonnenen Abbildung der interstellaren 1.809 MeV
Strahlung des radioaktiven Zerfalls von 26Al zu erarbeiten.

Wie in Kapitel 2 beschrieben, wurde dazu zunächst die Datenauswertung der COMPTEL Missi-
onsdaten auf die neunjährige und damit vollständige Missionsdatenbasis ausgeweitet. Dem Vor-
gehen älterer, auf reduziertem Datenmaterial beruhenden Auswertungen folgend, wurde speziell
das Hintergrundmodell an einigen Stellen ergänzt. Insbesondere die Ausdehnung der Daten-
auswertung auf Beobachtungsperioden nach der zweiten Reboostperiode der CGRO-Plattform
erforderte auf Grund der drastisch angestiegenen Aktivierung eine Erweiterung der Behandlung
des instrumentellen Linienhintergrundes. Durch Berücksichtigung aller bis heute identifizier-
ten Komponenten des instrumentellen Linienhintergrundes in einer iterativen Bestimmung der
Einzelanteile konnte eine Langzeitstabilisierung der Hintergrundnormierung über die gesam-
te Missionsdauer hinweg erreicht werden. Die so aufbereiteten Daten wurden anschließend in
zwei verschiedenen bildgebenden Rekonstruktionverfahren analysiert. Zum einen wurde eine
Maximum Entropie Rekonstruktion (MaxEnt) angewandt, und zum anderen kam ein Mehrska-
lenansatz (MREM) basierend auf einer iterativen Verknüpfung einer Erwartungsmaximierung
und einer Wavelet-Filterung zum Einsatz. Während die MaxEnt-Rekonstruktion über kein Ab-
bruchkriterium verfügt und durch statistische Fluktuationen insbesondere im Bereich nahe der
Sensitivitätsgrenze zur Ausbildung von Artefakten neigt, führt der MREM-Ansatz auf Grund
der Wavelet-Rauschunterdrückung zu sehr glatten Abbildungen, wobei die kleinsten aufgelösten
Strukturen teilweise signifikant größer sind als es die instrumentelle Winkelauflösung erwarten
läßt. Aus diesen Gründen können die erhaltenen Karten als obere und untere Grenze der mit den
COMPTEL Daten verträglichen Intensitätsstrukturen der beobachteten 1.809 MeV Linienstrah-
lung angesehen werden. Beide Rekonstruktionsmethoden geben übereinstimmend folgendes Bild
der galaktischen 1.809 MeV Intensitätsverteilung:

• Der Bereich der inneren Galaxis (inner galactic radian) zeichnet sich durch die intensivste
1.809 MeV Emission aus. Der rekonstruierte Fluß liegt für beide Auswertungen bei (3.5±
1.2) · 10−4 ph cm−2 s−1 sr−1.
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• Neben dem Bereich der inneren Milchstraße tritt insbesondere die deutliche Strukturierung
der Intensitätsverteilung hervor. Trotz der erwarteten diffusen Natur der 1.808 MeV Emis-
sion sind einzelne Strukturen erkennbar, welche mit Gebieten aktiver Sternentstehung der
jüngeren Vergangenheit (einige Millionen Jahre) korrelieren. Neben dem starken Inten-
sitätsmaximum in der Cygnus Region, werden auch die bereits aus früheren COMPTEL
Karten bekannten Emissionsstrukturen z.B. in der Vela-Carina Region bestätigt.

• Die Struktur in der Cygnus Region zeichnet sich zum einen als die nach dem Bereich der
inneren Milchstraße die intensivste Emissionsstruktur der 1.809 MeV Strahlung aus, zum
anderen ist die Emissionsstruktur auch in ihrem Breitenprofil signifikant breiter als andere
Strukturen.

• Die MaxEnt-Karte zeichnet sich darüberhinaus durch weitere, lokale Intensitätsmaxima
aus, welche durch den Rauschfilter des MREM-Algorithmus unterdrückt werden. Zum
Beispiel finden sich Hinweise auf eine verstärkte 1.809 MeV Strahlung im Bereich von
Orion (Orion OB1 und Orion-Eridanus Blase) oder aber der Sco-Cen Assoziation. Diese
Strukturen haben allerdings typischerweise Signifikanzen im Bereich von 3σ, was eine ein-
gehende Nachuntersuchung als unabdingbar erscheinen läßt. Eine spektrale Auswertung
könnte helfen diese Strukturen zu überprüfen. Insbesondere sollten auch Nachfolgebeob-
achtungen mit sensitiveren Instrumenten in Betracht gezogen werden, um diese Strukturen
evtl. zu verifizieren.

Diese Merkmale der galaktischen 1.809 MeV Intensitätsverteilung wurden prinzipiell schon in
den Auswertungen mit reduzierten Datenmaterial gefunden, so daß die hier berichteten Ergeb-
nisse als überzeugende Bestätigung der früheren COMPTEL Ergebnisse gelten können.

Auf dieser Bestätigung der früheren COMPTEL Karten aufbauend, wurde die aus Modellverglei-
chen dieser frühen Daten gewonnene Hypothese des dominanten 26Al-Ursprungs in massereichen
Sternen und ihren Kernkollaps-Supernovae im folgenden als Ausgangsbasis für die Erstellung ei-
nes Modells einzelner Emissionsregionen verwandt.
Kapitel 3 faßte dazu das aktuelle astrophysikalische Bild der Evolution und Nukleosynthese mas-
sereicher Sterne und ihrer Wechselwirkung mit dem sie umgebenden Medium zusammen. Aus
der Diskussion der in den Details verborgenen Unsicherheiten konnte schließlich die systemati-
sche Unsicherheit abgeschätzt werden. U.a. wurde die Radionukleosynthese von 26Al und 60Fe
durch massereiche Sterne und ihre Supernovae zusammenfassend bestimmt.
Auf diesen Vorarbeiten aufbauend, wurde in Kapitel 4 ein Populationssynthese-Modell erar-
beitet, welches der Beschreibung der Zeitentwicklungen für die integrale Freisetzung von Ra-
dionukliden, kinetischer Energie und ionisierender Strahlung durch massereiche Sterne in OB
Assoziationen dient. Darüberhinaus wird mit Hilfe der in Kapitel 3 zusammengestellten Ster-
nentwicklungsdaten (wie Lebensdauern, Dauer von Brennphasen usw.) die Entwicklung der
Population verfolgt. Dabei folgen insbesondere die Supernovaerate und die Entwicklung des
Anzahlverhältnisses von Wolf-Rayet und O Sternen als interessante beobachtbare Größen. Das
Populationssynthese-Modell erlaubt nun die Abhängigkeit der einzelnen modellierten Observa-
blen von den primären Parametern der Population (Alter, Anfangsmassenverteilung, Sternent-
stehungsgeschichte und Binäranteil).
Mit Hilfe des in Kapitel 4 vorgestellten Modells zur Beschreibung der Evolution von Populatio-
nen massereicher Sterne konnte u.a. gezeigt werden, daß bei genügend großen Populationen (ab
etwa 100 massereichen Sternen), die statistischen Unsicherheiten von systematischen dominiert
werden. Mit anderen Worten bei diesen Populationen können grundsätzlich Unterschiede in den
theoretischen Beschreibung einzelner Modellkomponenten aufgelöst werden. In Anbetracht ty-
pischer Populationszahlen muß daher geschlossen werden, daß nur in den günstigsten Fällen eine
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wirkliche Diskriminierung zwischen verschiedenen theoretischen Detailbeschreibungen möglich
ist. Dies bezügliche Untersuchungen können aber unter Umständen durch die Verwendung ei-
nes größeren Samples an OB Assoziationen im Rahmen der ebenfalls diskutierten paarweisen
Korrelationsdiagramme zwischen verschiedenen Observablen durchgeführt werden. Allerdings
müssen dazu die populationcharakterisierenden Parameter wie Alter, Anfangsmassenverteilung
und Sternentstehungsgeschichte genügend genau bekannt sein.
Das vorgeschlagene Modell vernachlässigt bislang die Effekte einer dreidimensionale Verteilung
der Mitglieder im Raum, so daß die oben gewonnenen Mindestzahl wohl um einen Faktor 3 bis
5 nach oben korrigiert werden muß. Dies ist aber auf Grund der geringen Winkelauflösung von
COMPTEL kein aktuelles Problem für die Interprätation der beobachteten 1.809 MeV Inten-
sitätsverteilung.
In einigen Fällen lassen sich Emissionen von OB Assoziationen jedoch nicht direkt sondern nur
durch ihre Auswirkungen gut beobachten. Beispielsweise der Fluß ionisierender Photonen oder
aber der Eintrag kinetischer Energie in das umgebende Medium läßt sich nur durch sekundäre
Observablen wie Intensität der Rekombinationsstrahlung oder Eigenschaften von Blasenstruk-
turen beobachten. Im zweiten Hauptabschnitt von Kapitel 4 wurde daher ein einfaches Modell
der Expansionseigenschaften von Superblasen erarbeitet, welche sich um OB Assoziationen bil-
den. Mit diesem Modell kann die Umsetzung des integralen Masseverlustes und der kinetischen
Energie auf Grund von Sternwinden und Supernovae in die Morphologie und Kinematik von
Superblasen untersucht werden. Der Vergleich mit den Ergebnissen von Castor et al. (1975b)
für eine konstante Quelle zeigt die Grenzen dieser Annahme auf, und bestätigt darüberhinaus
die Resultate von Shull und Saken (1995) für zeitlich variierende Quellen. Die Untersuchung
der Einflüsse der äußeren Parameter auf die Blasenexpansion hat gezeigt, daß die Dichte des
umgebenden Mediums einen weit größeren Einfluß auf die Expansionseigenschaften hat als et-
wa der äußere Druck oder die Temperatur des interstellaren Mediums. Ferner konnte in einer
Parameterstudie gezeigt werden, daß Verdampfung und Anreicherung des Blasenmediums dra-
stische Auswirkungen auf die Blaseneigenschaften haben kann. Die quadratisch von der inneren
Teilchendichte abhängende Strahlungskühlung für bei Übersteigen einer kritischen Dichte nc zu
quasi-instantanem Abstoppen der Expansion. Der Wert von nc hängt dabei von der Rate der
Energiezufuhr, der äußeren Dichte und der Verdampfungseffizienz ab.
Mit Hilfe dieses Expansionsmodells läßt sich nun das Expansionsverhalten einer Superblase in
Abhängigkeit von den Parametern der zu Grunde liegenden OB Assoziation untersuchen. So fol-
gen neben den Zeitprofilen für primäre Observable analoge Profile für den Blasenradius, Expan-
sionsgeschwindigkeit, kinetische Energie in der Blasenhülle (beobachtbare kinetische Energie),
Temperatur und Dichte des Blasenmediums sowie Röntgen-Leuchtkraft des strahlungsgekühlten
Blasenmediums.

In Kapitel 5 wurde schließlich das von mir entworfene Modell der Nukleosynthese von 26Al
und seiner Verteilung im interstellaren Medium auf die OB Assoziationen der Cygnus Region
angewandt, da diese Region auf Grund ihrer sehr intensiven 1.809 MeV Strahlung als heraus-
ragender Testumgebung erscheint. Zunächst wurde dazu die astronomischen Daten für diese
Region zusammengestellt. Dabei zeigte sich, daß das verfügbare Datenmaterial der verschie-
denen Assoziationen qualitativ sehr unterschiedlich ist. Nur für Cygnus OB2 kann von einer
vollständigen Bestimmung der Population ausgegangen werden. Knödlseder (2000) hat in einer
Analyse der 2MASS NIR-Daten gezeigt, daß die Population etwa einen Faktor 3 reicher ist als
es aus optischen Bestimmungen der Populationszahlen folgt. Diese Diskrepanz läßt sich auf zwi-
schen den Assoziationen und dem Beobachter liegenden Molekülwolken des Cygnus Molecular
Rifts und Cygnus OB7 Wolke zurückführen, welche zu einer starken, inhomogenen Extinktion
im optischen Wellenlängenbereich führen. Da aus Zeitgründen keine vollständige Analyse der
2MASS-Daten für die gesamte Cygnus Region (immerhin 35◦ × 35◦) möglich war, wurden in
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meinem Modell Korrekturfaktoren für die Populationsstärken auf Basis der für Cygnus OB2
gefundenen Werte für Populationsstärke und Assoziationsmorphologie bestimmt. Diese Korrek-
turfaktoren können als Vorhersage in nachfolgenden Auswertungen des 2MASS-Surveys verwen-
det werden (siehe Tabelle 5.6). Das so korrigierte Populationsmodell der Cygnus Region liefert
zusammen mit den nicht-assoziierten Einzelquellen (Wolf-Rayet Sternen und Supernova-Über-
resten) eine mit den COMPTEL Ergebnisse konsistente Beschreibung des 1.809 MeV Flusses
der Cygnus Region. Darüberhinaus ist auch die Vorhersage für die Intensität der thermischen
Bremsstrahlung durch das photoionisierte Medium im Bereich von 53 GHz konsistent mit den
durch COBE DMR bestimmten Intensitäten der Cygnus Region.
Die Variation der Anfangsmassenverteilung in der Modellierung der OB Assoziationen zeigt
jedoch, daß sich auf Grund der statistischen Fehler keine signifikante Unterschiede zwischen ei-
ner Salpeter-Massenfunktion und einem steileren Anfangsmassenspektrum zeigen. Insbesondere
zeigt die Betrachtung der Zusammenhänge zwischen Anfangsmassenfunktion, Sternentstehungs-
rate und beobachtbarer Massenverteilung in Abschnitt 5.3.6.3, daß bereits kleine Abweichungen
von der Annahme instantaner, synchroner Sternentstehung zu Verschiebungen zwischen realer
und abgeleiteter Anfangsmassenverteilung führen. Ein direkter Test einzelner Details der Mo-
dellkomponenten erscheint daher mit dem vorliegenden Datenmaterial nicht möglich.
Die Diskussion der Propagations-Hypothese der Sternentstehung in der Cygnus Region zeigt
jedoch, daß mit dem vorliegenden Modell und den diversen Beobachtungsbefunden durchaus
Konsistenzuntersuchungen möglich sind. Während mein Modell der Cygnus Region sowohl die
γ-Beobachtungen als auch die COBE DMR Ergebnisse im Bereich der thermischen Bremsstrah-
lung freier Elektronen konsistent im Rahmen der in der Literatur gegebenen Populationspara-
meter erklären kann, steht der von mir extrahierte mittlere Fluß kinetischer Energie für Cygnus
OB2 im Widerspruch zum Sternentstehungsszenario nach Comerón et al. (1993), Comerón und
Torra (1994) und Comerón et al. (1998). Nur durch geeignete Wahl einer niedrigeren externen
Dichte oder einer niedrigeren notwendigen Energie für die Blasenexpansion der Cygnus Super-
blase kann evtl. Konsistenz erzielt werden, wobei allerdings der Widerspruch zwischen dem aus
dem HRD bestimmten Alter von Cygnus OB2 und dem für die Propagation der Sternentstehung
notwendigen Alter bestehen bleibt.
Die abschließenden quantitativen Modellvergleiche in Form von Hypothesentests mit COMP-
TEL 1.809 MeV Daten haben gezeigt, daß die beobachtete Intensitätsverteilung signifikant
breiter ist als die Assoziationsgrenzen in Kombination mit der COMPTEL Winkelauflösung
erwarten lassen. Das beste Anpassungsergebnis wird für ein Modell erzielt, daß die Bildung
von 26Al-gefüllten Wind- und Superblasen in einem äußeren Medium mit mittlerer Dichte von
∼ 20 cm−3 durch Wolf-Rayet Sterne und OB Assoziationen annimmt. Damit bestätigt sich die
Erwartung, daß 26Al innerhalb seiner Lebensdauer Entfernungen von bis zu einigen 100 pc er-
reichen kann. Diese breite Verteilung durch winddynamische Effekte erklärt darüberhinaus die
gute Korrelation zum ionisierten Medium (thermische Bremsstrahlung), da neben kompakten
und Riesen-HII-Regionen auch ein Teil der photoionisierenden Strahlung zur Ionisation weiter
entfernter Regionen und damit zur Ausbildung diffuser, ionisierter Halos führt, welche ihrer-
seits zu breiteren Intensitätsverteilungen führen. Molekulares Gas hingegen hat eine deutlich
schmälere Breitenverteilung.
Da die Blasenradien stark von der Umgebungsdichte abhängen, erlaubt die 1.809 MeV Beobach-
tung im Rahmen meines Modells eine Grenze für die mittlere Teilchendichte des umgebenden
Mediums vor der Ausbildung der Superblase zu bestimmen. Im Falle der Cygnus Region findet
man eine Dichte zwischen 10 und 40 cm−3.
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6.2 Ausblick

Im folgenden sollen nun noch kurz die in meinen Augen wichtigen nächsten Schritte zusam-
mengefaßt werden. Dieser Ausblick orientiert sich in der Gliederung an der Dreiteilung dieser
Arbeit.
Auf der Seite der γ-Beobachtungen lassen sich im wesentlichen drei wichtige Probleme aus meiner
Arbeit ableiten:

1. Spektroskopische Untersuchung der 1.809 MeV Strahlung: Wie bereits erwähnt,
wurde bei der letzten Beobachtung des Germanium-Spektrometers GRIS eine im Wider-
spruch zu allen anderen Beobachtungen stehende Linienbreite der interstellaren 1.809 MeV
Linie von 5.4 keV, vergleichbar einer Temperatur von 6 · 107K oder einer Raumgeschwin-
digkeit von 500 km/s, gemessen. Bislang ist ungeklärt, wie eine derartig hohe Temperatur
bzw. Geschwindigkeit über die 26Al-Lebensdauer von 1 Mio. Jahre hinweg erhalten oder
wieder erreicht werden kann. Vordringliche Aufgabe ist es allerdings zunächst diese Be-
obachtung in einem unabhängigen Experiment zu überprüfen. Dies bezüglich erscheint
das Germanium-Spektrometer SPI an Bord des ESA Satelliten INTEGRAL, der voraus-
sichtlich im Frühjahr 2002 starten wird, als besonders geeignet. Zum einen erlaubt der
Germanium-Detektor mit einer Energieauflösung von 2.5 keV bei 1.8 MeV eine sichere
Messung der Linienform, zum anderen garantiert die satellitengestützte Beobachtung hin-
reichend lange Beobachtungszeiten, um statistische Unsicherheiten zu minimieren.

2. Abbildende Beobachtung der 1.809 MeV Strahlung: Die vergleichende Diskussion
der verschiedenen COMPTEL Karten der 1.809 MeV Strahlung hat gezeigt, daß insbe-
sondere Emissionsstrukturen geringer Intensität einer unabhängigen Verifikation bedürfen.
Nichts desto weniger gilt dies auch für Strukturuntersuchungen der Intensitätsverteilung
in den sehr intensiven Emissionsstrukturen wie z.B. der Cygnus Region. Die Auflösung
kleinskaliger Strukturen bedarf einerseits einer höheren Winkelauflösung des Teleskops,
andererseits muß eine hinreichende Sensitivität gewährleistet sein, da anderenfalls ähn-
lich wie in der COMPTEL Analyse Artefakte nicht auszuschließen sind. Insbesondere
das in der Entwicklung befindliche Compton Teleskop MEGA (Kanbach und MEGA Col-
laboration 2000) wird bei der Auflösung der diffusen 1.809 MeV Strahlung signifikante
Verbesserungen ermöglichen.

3. Nachweis von interstellarem 60Fe: Während die 1.809 MeV Strahlung von radioak-
tivem 26Al inzwischen von vielen unabhängigen Instrumenten beobachtet und bestätigt
wurde, sind Zerfallslinien der 60Fe-Kette bei 1.173 und 1.332 MeV bislang unentdeckt.
Wie u.a. die Vorhersage meines Modells zeigt, liegt die erwartete Intensität jeder einzel-
nen 60Fe-Linie bei etwa 15-20% der 1.809 MeV Intensität. Für die COMPTEL Auswertung
liegen diese daher sehr nahe Sensitivitätsgrenze. Zu dem wird die Auswertung durch die
ungünstigeren Hintergrundverhältnisse im Bereich zwischen 1 und 1.4 MeV erschwert. Mit
Hilfe eines genügend genauen Hintergrundmodells sollte es jedoch zumindest möglich sein,
eine sensitive obere Grenze für diese Zerfallslinien aus den COMPTEL Daten zu extrahie-
ren. Einen weiteren Schritt wird das INTEGRAL Spektrometer SPI leisten können. Mit
SPI sollte es gelingen, die 60Fe-Linienemission aus Richtung des galaktischen Zentrums
nachzuweisen.

Da das Instrument der Populationssynthese auf Grund seiner Erweiterbarkeit und Flexibilität
sehr mächtig ist, soll der Ausblick auf die modellspezifischen Aspekte an den Bedürfnissen der
γ-Astronomie orientiert kurz gehalten werden. Durch Erweiterung des Modells um zusätzli-
che Observablen kann das Modell jederzeit auf andere Wellenlängen ausgedehnt werden. Im
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Zusammenhang der Interprätation von γ-Linienbeobachtungen und im Sinne einer Verbesse-
rung des Modells müssen jedoch jeweils die theoretischen und experimentellen Unsicherheiten
berücksichtigt werden es ist nicht grundsätzlich auszuschließen, daß die Aufnahme zusätzlicher
Beobachtungsgrößen zu größeren Fehlergrenzen auf Grund von statistischen und systematischen
Effekten führt.
Im direkten Zusammenhang der Populationssynthese und ihrer Anwendung auf konkrete Regio-
nen ist insbesondere eine Erweiterung der Sternklassifikation wünschenswert, da mit Hilfe eines
detaillierten Klassifikationsschema die synthetische Population anhand von Anzahlverhältnis-
sen, ähnlich dem Wolf-Rayet zu O Verhältnis, an beobachteten Populationen kalibriert werden
können. Auf diese Weise läßt sich der statistische Fehler minimieren, und die Qualität der Vor-
hersagen insbesondere bezüglich der erwarteten Radionukleosynthese verbessern.
Ein weiterer Aspekt, der im Zusammenhang der Wechselwirkung mit dem interstellaren Medium
von größerer Bedeutung ist, liegt in der detaillierten Beschreibung der chemischen Entwicklung.
Durch Erweiterung des Algorithmus zur Freisetzung von 26Al und 60Fe auf die häufigsten ande-
ren Elemente und Isotope kann der zeitliche Verlauf der chemischen Anreicherung, insbesondere
der Metallgehalt des umgebenden Mediums, untersucht werden. Dieser Aspekt ist auch für das
Expansionsverhalten von Blasenstrukturen von Bedeutung, da z.B. das Kühlverhalten durch
Strahlungskühlung von der chemischen Zusammensetzung des Blasenmediums abhängt. Findet
keine Verdampfung statt, so wird die Metallizität des Mediums allein durch Sternwinde und Su-
pernova Ejekta bestimmt; andernfalls ist die anteilige Beimengung unprozessierter Materie zu
berücksichtigen. Mit Hilfe der chemischen Entwicklung ließen sich schließlich Röntgenspektren
für die Strahlungskühlung berechnen.
Auch das Modell der Blasenexpansion kann an einigen Stellen verbessert werden. Ein wesentli-
cher Nachteil der aktuellen Fassung ist die Vernachlässigung von Instabilitäten, die zu Fragmen-
tation und propagierender Sternentstehung führen können. Auch die Erweiterung auf eine zwei-
oder dreidimensionale Beschreibung, welche die Behandlung von Dichtefeldern für das umge-
bende Medium erlauben würde, erscheint notwendig. So zeigt zum Beispiel die Orion-Eridanus
eine ellispoidale Form, welche sich auf die inhomogene Dichtestruktur zurückführen läßt.
Darüberhinaus geht das aktuelle Szenario des Blasenexpansion von einer a priori vorhandenen
kleinen Superblase aus. Was ist aber mit der Entstehungsphase, während der insbesondere
Windblasen und Supernova-Überreste miteinander in Wechselwirkung treten? Während die
Schocks an der äußeren Grenze der Superblase relativ schwach sind, ist zu erwarten, daß die
Wind-Wind-Wechselwirkungen insbesondere in der Frühphase relativ stark sind. Hier findet
sich ein mögliches Umfeld, in dem 26Al nachbeschleunigt bzw. wieder aufgeheizt werden könnte,
so daß die von GRIS beobachtete Linienbreite erklärbar wird. In Anhang H wird mein Bla-
senexpansionsmodell auf Sternblasen übertragen und ein erster Ansatz zur Modellierung des
Zeitverhaltens von 26Al-Freisetzung und Blasenkontaktphase vorgestellt.
Über diese Modifikationen des existierenden Modells hinausgehend ist eine Verwendung des (er-
weiterten) Populationsmodells als Energie- und Materiequelle in hydrodynamischen Rechnungen
wünschenswert. Diese Modelle erlauben die detailierte Untersuchung der Linienform für Zer-
fallslinien und der Verteilung freigesetzter Materie im Blasenmedium.
Schließlich erscheint die Betrachtung des Assoziationsmodells als Untereinheit zur Modellierung
der chemischen Entwicklung - insbesondere der Radionukliden - einer ganzen Galaxie als inter-
essante Option.

Bezüglich der Anwendung des Modells auf astronomische Objekte sei an dieser Stelle nur so viel
gesagt: Die Anwendung des Modells auf möglichst viele OB Assoziationen bedarf einer möglichst
exakten Bestimmung der jeweiligen Populationsparameter, um etwaige systematische Fehler so
klein wie möglich zu machen. Gelingt dies für eine größere Zahl von OB Assoziationen und
jungen Sternhaufen hinreichender Populationsstärke, so lassen sich auf Basis dieses Samples mit
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Hilfe der Korrelationsdiagramme aus Kapitel 4 Untersuchungen einzelner Modellkomponenten
durchführen. Auf Grund der Hinweise aus den COMPTEL 1.809 MeV Himmelskarten erschei-
nen dabei die Orion Region mit Orion OB1, die Vela Region mit ihren Assoziationen und die
Sco-Cen Assoziation aussichtsreiche Kandidaten Kandidaten. Sowohl im Fall von Orion OB1
als auch der Sco-Cen Assoziation tritt durch die aus der Beobachtung belegte Altersstruktur
in mehreren Untergruppen eine zusätzliche Komplexität bei der Modellierung aus. Die in meh-
reren Wellen ablaufende Sternentstehung muß in den Modellen berücksichtigt werden. Einen
ersten Eindruck der zu erwarteten Zeitprofile gibt Abbildung 6.1, die die Zeitentwicklung des
erwarteten 1.809 MeV Flusses für Orion OB1 zeigt, wobei die jüngste Untergruppe (nach Brown
et al. (1994) ist τOri OB1d < 1Myr) auf Grund ihres Alters und der unsicheren Charakterisierung
der Population nicht berücksichtigt wurde. Das graue Band gibt den Bereich der systemati-
schen und statistischen 1σ-Fehler an. Die untere Abszissenachse gibt die Zeit bezogen auf den
heutigen Beobachtungszeitpunkt an, während die obere Abszisse die simulierte Zeit in der Po-
pulationssynthese von Orion OB1 wiedergibt. Zusätzlich ist die 3σ-Sensitivitätsgrenze für eine
1 Ms dauernde Beobachtung mit dem INTEGRAL Spektrometer SPI als gestrichelte, horizontale
Linie eingezeichnet.
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Abbildung 6.1: Zeitprofil des erwarteten 1.809 MeV Flusses von Orion OB1: Das Fehlerband gibt den
zeitlichen Verlauf von Mittelwert und 1σ-Fehler (statistisch & systematisch) des erwarteten 1.809 MeV
Flusses von Orion OB1 an. Die Zeitpunkte der Sternentstehung in den drei berücksichtigten Untergruppen
sind durch vertikale, gestrichelte Linien markiert. Die horizontale Linie gibt die 3σ-Sensitivitätsgrenze
einer 1 Ms SPI Beobachtung der Orion Region an. Das Populationssynthese-Modell beruht auf den von
Brown et al. (1994) bestimmten Populationsparametern.
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Anhang A

Kernreaktionen,
Isotopenhäufigkeiten und die Saha
Gleichung

Bevor im Folgenden das Heliumbrennen und die Nukleosynthese genauer untersucht wird, soll in
dieser Exkursion die Beschreibung von Kernreaktionen und darauf aufbauend der Berechnung
von Isotopenhäufigkeiten im Mittelpunkt stehen. Dieses Rüstzeug aus der Kernphysik legte den
Grundstein für das grundlegende Verständnis der Elemententstehung und bildet den Ausgangs-
punkt für alle weiterführenden Untersuchungen.
Kernreaktionen werden in der Regel in der Form A(a,b)B notiert, wobei a die einfallenden Teil-
chen und A das Target bezeichnen, während B das Produkt der Reaktion und b die entwichenden
Partikel meint. Die Zahl der Teilchen im Ausgangskanal ist dabei nicht auf zwei festgelegt, so
gibt es zum Beispiel Reaktionen wie 3He(3He, 2p)4He (siehe pp I Kette). Für die Beschreibung
von Kernreaktionen ist ganz allgemein die Reaktionsrate von entscheidender Bedeutung.

〈σ · v〉 =
∫ ∞

0
φ(v) · v · σ(v) dv

Dabei bedeutet φ(v) die Geschwindigkeitsverteilung der einfallenden Teilchen und σ(v) der Wir-
kungsquerschnitt der betrachteten Reaktion. Für eine thermische Bewegung der einfallenden
Partikel setzt man anstelle von φ(v) die Maxwell-Boltzmann Verteilung ein. Der Wir-
kungsquerschnitt wird durch das Übergangsmatrixelement Mfi = 〈ψf | Hint | ψi〉 und einen
Phasenraumfaktor ρ(E) durch Fermi’s Goldene Regel bestimmt.

σ(E) =
2π
h̄

| Mfi | 2 · ρ(E)

Die theoretisch einfachsten Reaktionen sind die Neutronenreaktionen, bei denen die einfallenden
Partikel Neutronen sind. Hier kann man zeigen, daß die Reaktionsrate angenähert konstant ist,
da der Wirkungsquerschnitt antiproportional zur Geschwindigkeit der Neutronen ist, d.h. es
gilt: σ ∼ v−1. Im Falle von Protonenreaktionen wird das Bild etwas komplizierter, da hier
im Wechselwirkungspotential neben den Kernkräften die repulsive elektromagnetische Kraft des
positiv geladenen Targetkerns berücksichtigt werden muß. So kann z.B. die Proton-Proton
Reaktion nur Dank des quantenmechanischen Tunneleffektes ablaufen, da die Coloumb Barriere
mit ca. 550 keV (entspricht etwa 6 · 109K) um ein Vielfaches über der thermischen Energie der
Protonen liegt. Mit der Tunnelwahrscheinlichkeit PT

PT = e−2πη η = 2π
Z1Z2e

2

h̄r
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findet man unter Hinzunahme eines von der Kernstruktur abhängigen astrophysikalischen S-
Faktors S(E) den Wirkungsquerschnitt zu

σ(E) =
1
E
e−2πηS(E).

Erfolgen die Stöße nicht zentral, muß zusätzlich eine Zentrifugalbarriere mit berücksichtigt wer-
den, die auf Grund des Drehimpulses auftritt. Der S-Faktor hängt nur schwach von der Energie
ab und erlaubt so die Extrapolation des Wirkungsquerschnitts auf astrophysikalisch relevante
Energiebereiche, da diese im Labor in der Regel nicht präpariert werden können.
Neben den eben beschriebenen Reaktionen kennt man noch sogenannte Compound-Kern-
Reaktionen, bei denen ein metastabiler Zwischenkern entsteht, welcher seinerseits in die zerfällt
und so die eigentlichen Reaktionsprodukte entstehen läßt. Während die typische Zeitskala für
starke Wechselwirkungen im Bereich von 10−24 s liegt, leben Compoundkerne in der Regel et-
wa 10−16 s. Man spricht bei diesen Reaktionen auch von resonanten Kernreaktionen. Der
Wirkungsquerschnitt dieser Reaktionen berechnet sich aus

σ ∼| 〈B + b | HII | C〉〈C | HI | A+ a〉 | 2.

Eine quantenmechanische Rechnung führt so auf die Breit-Wigner Formel für resonante Wir-
kungsquerschnitte:

σ(E) = (2J+ 1)ω
λ2

4π
· ΓaΓb

(E − E0)2 +
(

Γ
2

)2
und damit auf die Reaktionsrate in der Form:

〈σ · v〉 = 2.6 · 10−13(A · T7)−3/2 · f · ωΓaΓb
Γ
e−1.16

E0
T7 [cm−3 s−1],

wobei die Energie in keV und die Temperatur in 107 K angegeben wird. f bezeichnet den Scree-
ning Factor und parametrisiert die Abschirmung durch das Elektronengas, eine der Plasma-
komponenten. Resonante Reaktionen spielen im Zusammenhang der stellaren Nukleosynthese
eine besonders große Rolle, da auf Grund der niedrigen Teilchenenergien die resonanten Reak-
tionen mit ihren großen Wirkungsquerschnitten oftmals die Reaktionsketten erst ermöglichen.
Andererseits finden viele astrophysikalisch relevante, nicht-resonante Reaktionen im niederener-
getischen Flügel energetisch höher liegender Resonanzen statt, so daß eine Extrapolation des
Wirkungsquerschnitts möglich wird.
Da man nun in der Astrophysik weniger an Einzelreaktionen als vielmehr an der Beschreibung
ganzer Brennphasen und den damit verbundenen Isotopenumsätzen interessiert ist, erscheint
es zweckmäßig, auf eine thermodynamische Beschreibung von Kernreaktionen im Sinne einer
Vielteilchentheorie überzugehen. Im allgemeinen wird ein Vielteilchensystem aus Fermionen
behandelt, man kann also die Wahrscheinlichkeit für gewisse Zustände durch

P (Ni, Ei) =
∏
i

ωi
N · (ωi −N)

angeben und mit Hilfe der Stirlingschen Formel zu

lnP =
∑
i

(ωi lnωi −Ni lnNi − (ωi −Ni) ln(ωi −Ni))

abschätzen. Die Forderung nach Stationarität führt nun zur Bedingung ∂P = 0. Mit der
Definition der Entropie S = kB lnP und unter Einführung der Teilchenanzahldichten ni als

ni =
gi
h3

4π pi dpi
exp

(
E − µi

kB T
+ 1
)
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findet man schließlich in nicht-relativistischer Näherung das chemische Potential zu

µ = kb T ln


 n

G

(
2πh̄2

mkB T

)3/2

+mc2 G =

∑
i

gie
−Ei−E

kB T .

In diesen Beziehungen bedeutet gi das statistische Gewicht des Zustandes, kB die Boltzmann
Konstante und Ei die Energie des Zustandes. Für eine Kernreaktion des Typs A + B ⇀↽ C
können nun unter Zuhilfenahme der chemischen Teilpotentiale µA, µB und µC das Verhältnis
der Teilchenanzahldichten berechnet werden:

nA · nB
nC

=
(
kB T

2πh̄2

)3/2 (mAmB
mC

)3/2 gA gB
gC

· e
(mAB−mA−mB) c2

kB T

Diese Beziehung der Teilchenanzahldichten nennt man Saha Gleichung. Mit der Saha Glei-
chung ist es nun möglich Reaktionsnetzwerke von Isotopen im Gleichgewicht zu berechnen.
Allerdings setzen diese Rechnungen u.a. die Kenntnis der Wirkungsquerschnitte bzw. Reakti-
onsraten voraus.



Anhang B

Leuchtkraftklassen und
Klassifikation von Sternen

Bereits um 1905 erkannte E. Hertzsprung den Unterschied zwischen Riesen- und Zwergsternen.
H.N. Russell untersuchte 1913 die Abhängigkeit der absoluten, visuellen Helligkeit MV vom
Spektraltyp. Mit wesentlich verbessertem Beobachtungsmaterial gelang es ihm schließlich 1927
eine zusätzliche Systematik der Sterne zu entdecken. Bei der Auftragung von absoluter Hellig-
keit gegen die Effektivtemperatur stellte er fest, daß die Sterne in mehrere Gruppen in diesem
sogenannten Hertzsprung-Russell Diagramm zerfallen. Die meisten Sterne fielen dabei auf die
Hauptreihe, während zusätzlich weitere Gruppen hervortraten. Heute unterscheidet man Sterne
in einem zweidimensionalem Schema neben dem Spektraltyp nach ihrer Leuchtkraftklasse, wel-
che durch Nachstellen einer römischen Ziffer gekennzeichnet werden. Man kennt die folgenden
Leuchtkraftklassen: Abbildung B.1 zeigt ein schematisiertes Hertzsprung-Russell Diagramm.

Leuchtkraftklasse Bezeichnung der Sterne
Ia, Iab, Ib Überriesen
II helle Riesen
III (normale) Riesen
IV Unterriesen
V Hauptreihensterne (Zwerge)
VI Unterzwerge

Tabelle B.1: Leuchtkraftklassen für Sterne

Sterne, die als helle Riesen klassifiziert werden, besetzen einen Bereich zwischen dem Riesen-
ast und den Überriesen, während Unterriesen zwischen Riesen und der Hauptreihe angesiedelt
sind. Den Horizontal- und Riesenast verbindet zusätzlich der Asymptotische Riesen Zweig ( →
asymptic giant branch). Neben den so klassifizierten Sternen kennt man noch eine ganze Reihe
Sterne mit speziellen Spektral- oder allgemeiner Emissionseigenschaften.

1. Weiße Zwerge: Seit den Untersuchungen des indischen Astrophysikers Chandrasekhar aus
den 30er Jahren, weiß man, daß Weiße Zwerge auskühlende, leichte Sterne am Ende ihrer
Entwicklung sein müssen. Ihre geringe Masse von weniger als 1.4M� erlaubt ihnen nicht
in spätere Brennphasen einzutreten. Andererseits bedingt der hohe Gravitationsdruck eine
Kontraktion auf etwa Erdgröße, was mit einer vollständigen Entartung ihres Elektronen-
gases verbunden ist. Diese Objekte kühlen nun über recht lange Zeiträume aus, wobei
sie auf Grund ihrer hohen Oberflächentemperatur ein thermisches Spektrum aufweisen,
welches im Bereich von B Sternen liegt (siehe Abbildung B.1).
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Abbildung B.1: Das Schematische Hertzsprung-Russell Diagramm (HRD) zeigt neben dem Band der
Hauptreihensterne den Bereich der Riesen und Überriesen. Helle Riesen findet man zwischen den Riesen
und Überriesen, während Unterriesen im Bereich zwischen den Riesen und Zwerge liegen. Unterhalb der
Hauptreihe fallen die Unterzwerge und Weißen Zwerge. Das Sonnensymbol # markiert die Position der
Sonne im HRD. Bei der Sonne handelt es sich um einen Stern der Klasse G2V.

2. Sterne mit Emissionslinien: Die von Max Wolf und Georges Rayet Ende des 19. Jahrhun-
derts, Anfang des 20. Jahrhunderts erstmals beschreibenen Sterne, weisen im Gegensatz
zu gewöhnlichen Sternen starke Emissionslinien auf. Dabei können die nach ihren Ent-
deckern benannten Wolf-Rayet Sterne (kurz: WR Sterne) grob in drei Klassen je nach
den dominanten Linien unterschieden werden. Man kennt sogenannte WN Sterne, die sich
durch starke Linienemission von Stickstoff auszeichnen. Außerdem werden noch WC und
WO Sterne unterschieden, welche Linienemission von Kohlenstoff bzw. Sauerstoff zeigen.
Neben dieser Linienemission zeigen WR Sterne Hinweise auf starken Masseverlust durch
Sternwinde (Beobachtung in sog. P Cygni Profilen). Nach neueren Ergebnissen werden
Masseverlustraten von bis zu 10−4M� yr−1 erreicht. Neben den WR Sternen kennt man
noch sogenannte Metalliniensterne, dabei handelt es sich um Sterne späteren Spektraltyps
entlang der Hauptreihe, die starke Liniensignale bestimmter Metalle aufweisen.

3. Veränderliche Sterne: Diese Sterne zeichnen sich durch starke Variationen im Emissions-
verhalten aus. In dieser Klasse gibt es die ein ganzes Spektrum von Phänomenen:

• regelmäßige Helligkeitsvariationen: Hierbei spricht man auch von Pulsationen. U.a.
zeigen die Sterne des asymptotischen Riesenzweiges, sogenannte AGB Sterne, wie-
derkehrende Pulsationen mit relativ langen Perioden. Daneben kennt man RR Lyrae
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Sterne1, welche deutlich kürzere Pulsperioden von 0.2 bis 1.2 Tagen haben. RR Lyrae
Sterne findet man im Halo und Kernbereich der Milchstraße sowie in Kugelhaufen (
→ globular clusters). Cepheiden weisen eine insgesamt höhere Leuchtkraft auf wie
RR Lyrae Sterne und besitzen zu dem längere Perioden von bis zu 50 Tagen. Zu der
Klasse der regelmäßigen Helligkeitsveränderlichen zählt man ferner Sterne der Typen
W Virginis, δ Scuti, ZZ Ceti und RV Tauri.

• halbregelmäßige Helligkeitsveränderliche: Ein halbregelmäßiges Verhalten zeigen Rie-
sen und Überriesen mittlerer und später Spektraltypen. Hier findet man Quasiperi-
oden von über 1000 Tagen. Zu dieser Klasse können prinzipiell auch asymptotische
Riesensterne (AGB Sterne) gezählt werden, allerdings sind in diesen Sternen Peri-
oden und Variabilitäten auf Zeitskalen von hunderten bis zu einigen 104 Jahren zu
beobachten (siehe Seite 81 in Abschnitt 3.1.1.7 für eine detailierter Beschreibung von
AGB Sternen).

• unregelmäßige Helligkeitsausbrüche: Bei sogenannte LBV-Sterne (luminous blue va-
riables) handelt es sich um blaue Überriesen mit stark erruptivem Verhalten. Die
Ausbrüche sind in der Regel mit starken Variationen des Sternwindes und damit der
Spektraleigenschaften verbunden.

• Spektralveränderliche: Ap- und Bp-Sterne (p = peculiar) zeigen anomale Intensitäten
und periodische Wechsel in der Intensität gewisser Spektrallinien, so findet man z.B.
Sterne mit starken Linien in Eu-Cr-Sr.

1RR Lyrae Sterne werden wie Cepheiden vielfach zur Messung von Entfernungen verwendet, da ein direkter
Zusammenhang ihrer Pulsperiode mit ihrer Leuchtkraft besteht.



Anhang C

AGB Sterne - eine alternative Quelle
für hydrostatisch produziertes 26Al

Das AGB Stadium ist eine späte Entwicklungsphase leichter bis mittelschwerer Sterne im Mas-
senbereich zwischen 1 und 9M� . Die AGB Phase folgt in der Regel einer ersten Roten Riesen-
phase, welche sich nach dem Erlöschen des zentralen Wasserstoffbrennens bildet (siehe Abschnitt
2.1.2.3) (Iben und Renzini 1983, Lattanzio 1995). Die typische Lebensdauer eines AGB Sterns
liegt je nach Nullalterhauptreihenmasse des Vorgängersterns zwischen 105 und wenigen 106 yr.
Der Aufbau eines AGB Sterns stellt sich nach den aktuellen Bild wie folgt dar: Über einem iner-
ten, elektron-entarteten Kern, der für leichtere AGB Sterne, deren Vorgänger keine Kohlenstoff-
brennphase durchlaufen haben, auf Kohlenstoff und Sauerstoff (Produkte des Heliumbrennens)
und bei schwereren Sternen (ab ca. 5M� ) aus den Produkten des Kohlenstoffbrennens (O, Ne
und Mg) besteht, liegen wechselweise brennende Schalen aus Helium und Wasserstoff sowie eine
sehr ausgedehnte konvektive Atmosphäre von bis zu 103 R� (Iben 1995). Die ausgedehnte At-
mosphäre entsteht nach dem Erlöschen des zentralen Helium- bzw. Kohlenstoffbrennens, wenn
sich der Stern an die Bedingungen des Heliumschalenbrennens anpaßt. Während dieser Entste-
hungsphase des AGB Sterns nennt man das Objekt einen early AGB star (eAGB). Als Folge
der Expansion erlischt die Wasserstoffschalenquelle. Das Heliumschalenbrennen erfaßt immer
weiter außenliegende Bereiche, bis schließlich eine dünne Wasserstoffschicht oberhalb der Heli-
umbrennschale wieder zünden kann. Nun erlischt die Heliumschalenquelle, da in diesen äußeren
Schicht nicht genügend Helium vorhanden ist und die Temperaturen und Dichten zu niedrig
sind. Der eAGB Stern geht nun in eine Phase thermischer Pulsation über, man nennt ihn dann
einen thermally-pulsing AGB star (tpAGB). Jede Pulsation besteht aus vier Phasen (Lattanzio
1995, Iben 1995, Mowlavi 1999):

1. Interpuls-Phase: Ca. 90% der Pulsation verbringt der tpAGB Stern in einem Zustand
ruhigen Wasserstoffschalenbrennens. Während dieser Phase befindet sich der Stern im
Strahlungsgleichgewicht.

2. Zünden der Heliumschalen: Das nach außen hin fortschreitende (in Massenkoordinate)
Wasserstoffschalenbrennen hinterläßt Schichten erhöhter Heliumkonzentration, in denen
Dichte und Temperatur erneut ansteigen, bis schließlich”das Heliumbrennen wieder zündet.
Das Heliumbrennen findet allerdings unter fast elektronen-entarteten Bedingungen statt,
so daß es zu einem Quasi-Helium-Flash kommt, in dessen Folge sich eine intermediären
Konvektionszone ausbildet, welche von der Heliumschale bis fast zur Wasserstoffschale
reicht. Die Dauer dieser Phase ist mit ca. 200 yr vergleichsweise kurz.
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3. Heliumschalenbrennen: Nach der kurzen Zündphase kommt die Heliumschale ins Gleich-
gewicht und kühlt dabei unter gleichmäßigem Brennen ab. Auf Grund der Abkühlung
kann die Konvektion im Zwischenbereich nicht aufrecht erhalten werden. Die im Quasi-
Flash freigesetzte Energie führt zu einer Expansion der Atmosphäre und damit zu einem
Erlöschen der Wasserstoffschalenquelle.

4. Dredge Up: In Folge des Erlöschens der Wasserstoffbrennschale kann sich die äußere Kon-
vektion der AGB Atmosphäre nun tief in das Sterninnere ausdehnen, so daß sie bis in
die erstorbene Wasserstoffbrennschale oder sogar in die Bereiche der zuvor aktiven Zwi-
schenkonvektion reicht. Dadurch können Produkte des Wasserstoffschalenbrennens bzw.
auch der Heliumschalenquelle an die Oberfläche transportiert werden. Diesen Vorgang
nennt man Dredge Up. Im Zuge des voranschreitenden Heliumschalenbrennens erfaßt die
Heliumschalenquelle weiter außenliegende Bereiche (beachte: Massenkoordinate), so daß
es zu einer Aufheizung der benachbarten Bereiche kommt. Während das Wandern des
Heliumbrennens zur Folge hat, daß Bereiche niederer Heliumkonzentration erreicht wer-
den, was schließlich zum Erlöschen führt, bewirkt die mit dem Heliumbrennen verbundene
Aufheizung der wasserstoffreichen, außenliegenden Schichten ein erneutes Zünden der Was-
serstoffschalenquellen. Damit geht der AGB Stern in die nächste Interpuls-Phase über.

Abbildung C.1: Schematischer Verlauf von AGB Pulsationen aus Mowlavi und Meynet (2000): Struk-
tureller Aufbau der Zwischenschalenbereiche eines 25M� Sterns für Z = 0.008 zwischen dem 15. und
16. Puls. Der Nullpunkt der Zeitachse wurde o.B.d.A. auf den Beginn des 15. Pulses festgesetzt. Die
schraffierten Bereiche markieren konvektive Gebiete. Die gepunktete Linie lokalisiert die Gebiete maxi-
maler Energieproduktion in der Helium- bzw. Wasserstoffschale. Die diagonal schraffierte Zone in der
Nachpulsphase markiert den Dredge Up. Die Materie aus der Zone A wird durch den Dredge Up an die
Oberfläche transportiert, während Materie in Zone B in tiefere, heißere Regionen gemischt wird. Der
wachsende Puls erreicht zunächst C-reiche Materie in Zone C, bevor er auf die He-reiche Materie in Zone
B trifft. Zone D markiert den Bereich der Brennprodukte des vorangehenden Pulses. Die Pulsation
synthetisiert 22Ne durch sequentielles Heliumbrennen von 14N aus der Wasserstoffschalenquelle.

Abbildung C.1 zeigt den zeitlichen Ablauf von thermischen Pulsationen von AGB Sternen in
einer zu Abbildung 3.9 äquivalenten Darstellung. Dieser Abbildung liegen die Modelle vonMow-
lavi (1999) zu Grunde. Je nach Anfangsmasse durchläuft ein ein tpAGB Stern bis zu 30 oder
mehr Pulsationen, bevor schließlich die nach außen wandernden Brennschalen keine für eine
Fortsetzung der Pulsationen notwendigen Bedingungen mehr vorfinden. Nun geht der Stern
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über den Zustand eines sogenannten Planetarischen Nebel1 in einen Weißen Zwerg über (Bei-
spiel: Abbildung C.2).
26Al kann in AGB Sternen auf zwei unterschiedlichen Wegen synthetisiert werden. Zum einen
kann in den brennenden Wasserstoffschalen primäres 25Mg durch (p, γ)-Reaktionen in 26Al um-
gesetzt werden. Nøgaard (1980) hat darauf hingewiesen, daß 25Mg grundsätzlich auch in der
Heliumbrennschale synthetisiert werden und durch die Zwischenkonvektion der nachfolgenden
Wasserstoffschalenquelle zugeführt werden könnte. Dieser Mechanismus läßt jedoch anomale
Mg-Isotopenverhältnisse an der Oberfläche von AGB Sternen erwarten, die aber nicht beobach-
tet werden (Prantzos und Diehl 1996). In schweren AGB Sternen (ab etwa 5M� ) eröffnet das
sogenannte hot bottom burning (HBB)2 einen zweiten Weg für die Synthese von 26Al. Während
die Nukleosyntheseprodukte des Wasserstoffschalenbrennens nur im Zuge des Dredge Up an die
Oberfläche und damit in den Sternwind gelangen, erreichen Produkte des HBB die Oberfläche
quasi verzögerungsfrei, da das HBB in einer konvektiven Zone stattfindet.

Abbildung C.2: Hubble WFPC2 Aufnahme des
jüngsten bekannten Planetarischen Nebels der
Milchstraße (Hen-1357) im Sternbild Altar. Das
Bild zeigt einen Ring aus Gas (grün), welcher den
Zentralstern umgibt, sowie zwei Gasblasen links
unterhalb und rechts über dem Ring. Der Wind
des Zentralsterns hat genügend Energie in die
Blasen eingebracht, um an deren äußeren Enden
Löcher entstehen zu lassen, durch welche Mate-
rie in das umgebende ISM entweichen kann. Der
Zentralstern hat einen Begleitstern der etwa bei
10 Uhr steht. Zwischen den beiden Sternen ist
eine schwache Gasbrücke sichtbar (Quelle: Bo-
browsky (1998)).

Lange Zeit haben die komplexe Struktur und die komplizierten Prozesse in AGB Sternen die
Qualität der Modelle stark eingeschränkt. Eine Berechnung der Nukleosyntheseprozesse war
nur unter stark vereinfachenden Annahmen möglich. Nøgaard (1980), Frantsman (1989) und
Bazan et al. (1993) haben die Synthese von 26Al durch HBB-Brennen unter erheblichen Sim-
plifikationen auf bis zu 5 · 104M� pro AGB Stern abgeschätzt. Die Produktion von 26Al durch
AGB Sterne niedrigerer Masse wurde erstmals von Forestini et al. (1991) für einen 3M� Stern
berechnet. Bei einer vollständigen Umsetzung von 25Mg in 26Al errechnete Forestini eine über
den Zeitraum von 7 · 106 yr ausgestoßene Masse von 3 · 108M� 26Al . Die von Wasserburg et al.
(1994) berechneten Modelle für 1.5 und 3M� Sterne ergaben eine Umsetzungsquote von ca.
80%, was einem Massenverhältnis von 8 · 10−5 in der Wasserstoffschale entspricht. Die Untersu-
chungen von Mowlavi und Meynet (2000) der Synthese von 26Al für den Massebereich zwischen
1.5 und 6M� sowie verschiedene Anfangsmetallizitäten zwischen 0.2Z� und Z� haben die effi-
ziente Produktion durch Wasserstoffbrennen bestätigt. Jedoch konnte gezeigt werden, daß mit
fortschreitende Entwicklung die Bedeutung der Zerstörung durch n-Einfangreaktionen während

1PN = Die bereits sehr ausgedehnte Atmosphäre expandiert weiter, bis sie schließlich den Stern als einhüllenden
Nebel verläßt. Gelegentlich werden auch Wolf-Rayet- und LBV-Nebel zur Klasse der Planetarischen Nebel gezählt.

2HBB = Für Temperaturen über 5 · 107 K kann es zum Brennen der tiefsten Schichten der konvektiven
Atmosphäre kommen (Lattanzio 1992, Lattanzio et al. 1997).
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der Interpuls- und Puls-Phasen stark ansteigt. Die Menge an 26Al in der Zwischenschalenregion
folgt für feste Metallizität einer festen Abhängigkeit von der Temperatur in der Wasserstoff-
schalenquelle. So bilden sich zwei Zonen aus: (i) Im Bereich der heliumreichen Schichten aus
dem Wasserstoffschalenbrennen, welche nicht an der Pulsation teilnehmen, zeigt sich eine stetige
Abnahme der 26Al-Masse mit steigender Pulsationsnummer, so daß die hier vorhandene Menge
an 26Al für die Anreicherung des ISM nur von Bedeutung ist, wenn der Dredge Up effizient
genug ist. (ii) Im Bereich des kohlenstoffreichen Materials aus den Pulsationen ist die Menge an
26Al größer als in der ersten Zone und bis zu TH ≥ 5.5 · 107 K konstant. Diese Zone stellt damit
ein 26Al-Reservoir für die Oberflächenanreicherung durch Dredge Up dar. Mowlavi und Meynet
(2000) finden mit den Dredge-Up-Effizienzen aus Mowlavi (1999) Oberflächenmassenanteile von
1 . . . 2 · 10−7 für den Bereich niederer Anfangsmassen mit Abnahmetendenzen zu schweren Mas-
sen hin. Für Anfangsmassen über etwa 5M� steigt die Bedeutung des HBB stark an, so daß
wiederum Oberflächenanteile von über 10−6 erreicht werden. In Abbildung C.3 sind die Erträge
an 26Al aus AGB Sternen, basierend auf verschiedenen Modellen, zusammengefaßt.
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Abbildung C.3: 26Al-Erträge durch hydrostatisches Brennen in AGB Sternen als Funktion der Nullal-
terhauptreihenmasse. Quellen:

Gallino et al. (1998) haben in einem Überblick nochmals herausgestellt, daß die als Neutro-
nenquelle dienende Reaktion 13C(α,n)16O während des Heliumbrennens den s-Prozeß in AGB
Sternen mit hoher Effizienz ermöglicht. Während bereits Herwig et al. (1997) gezeigt haben,
daß die für diese Reaktion notwendige 13C-reiche Schicht (sog. 13C-Pocket) durch konvektives
Überschießen entstehen könnte, haben Langer et al. (1999) die Beschreibung der Sternrotation
auf leichtere Sterne übertragen und zeigen können, daß auch Rotation zur Ausbildung einer
solchen Schicht führt. Ferner erzielten Langer et al. (1999) auf Grund des mit dem Massever-
lust verbundenen Drehimpulsverlustes Rotationsgeschwindigkeiten für die letztlich entstehenden
Weißen Zwerge, welche innerhalb der durch die Beobachtung von Weißen Zwergen gegebenen
oberen Geschwindigkeitsgrenzen liegen.



Anhang D

Alternatives Szenario für explosive
26Al-Synthese: Novae

Phänomenologisch lassen sich Novae wie folgt charakterisieren: So fern ein Vorläuferstern (Prä-
Nova) nachweisbar war, sind Novae starke Helligkeitsausbrüche heißer Zwergsterne (Weißer
Zwerge). Die Helligkeit steigt dabei über 1 bis 3 Tage hinweg um einen Faktor 102 bis 106

an. Ähnlich wie bei den Supernovae können Novae anhand ihres Abklingverhaltens in verschie-
dene Kategorien eingeteilt werden. Man unterscheidet Novae dabei anhand ihrer Abklingzeit1

wie folgt: (i) 5 bis 20 Tage → schnelle Novae; (ii) 50 bis einige hundert Tage → langsame No-
vae. Schnelle Novae sind dabei in der Regel heller als langsame (Bode und Evans 1989, Duerbeck
1981). In einer Nova-Eruption werden Massen zwischen 10−5 und 10−3M� mit Geschwindigkei-
ten zwischen 500 und 3000 km s−1 ausgeworfen (entsprechend kinetischen Energien von 0.05 bis
180 · 1045 erg). Ferner unterscheidet man Novae spektral nach ihren dominanten Linien in CO-
und ONe-Novae. ONe-Novae machen etwa 1/3 aller galaktischen Novae aus (Starrfield et al.
1993) und weisen mit 2300 bis 10000 km s−1 deutlich höhere Auswurfgeschwindigkeiten auf als
klassische CO-Novae (Politano et al. 1995).
Klassische Novae zählen zur Klasse der Kataklysmischen Veränderlichen, bei denen es sich um ein
wechselwirkendes Doppelsternsystem aus einem Weißen Zwerg und einem seinen Roche-Radius
ausfüllenden Begleitstern handelt. Im Falle der Novae ist der Begleitstern ein Hauptreihenstern,
dessen mit seinem Sternwinden verbundener Masseverlust zu einer derartigen Verkleinerung der
Separation geführt hat, daß der Hauptreihenstern schließlich seinen Roche-Radius ausfüllt. Es
kommt nun zum Überströmen von wasserstoffreicher Materie mit Transferraten von 10−10 bis
10−8M� yr−1. Es wird in der Regel davon ausgegangen, daß die Akkretionsrate ungefähr gleich
der Transferrate ist. Überschreitet die neue Gesamtmasse des Weißen Zwergs (MWD+MAkk) die
kritische Masse, so kommt es zu einer thermonuklearen Kettenreaktion (explosives Wasserstoff-
brennen) im unteren Bereich der wasserstoffreichen Hülle. Falls die dabei erreichte Temperatur
108K übersteigt, wird die Elektron-Entartung der Hülle aufgehoben, und es setzt eine Expansi-
on um einige 100 km ein. Die äußere Schicht wird dabei konvektiv, und es gilt τKonv. ∼ τNuk.

(Politano et al. 1995). Wie Leising (1993) gezeigt hat, ist für die Modellierung von Novae die
Beschreibung der Konvektion äußerst kritisch.
Häufig wird eine starke chemische Anreicherung der Nova-Ejekta beobachtet, was darauf schlie-
ßen läßt, daß ein Teil der Materie des ursprünglichen Weißen Zwerges an den Kernreaktionen
teilnimmt. CO-Novae entstehen in diesem Bild in Zusammenhang mit Weißen Zwergen, deren
Vorgängerstern sich nur bis zum Heliumbrennen entwickelt hat. ONe-Novae werden auf Weiße
Zwerge zurückgeführt, deren Vorläuferstern auch eine Kohlenstoffbrennphase durchlaufen ha-

1Die Abklingzeit einer Nova ist als die Zeitspanne definiert, in der die Helligkeit um 3 Größenklassen abnimmt.
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ben (Nomoto 1984, Iben und Tutukov 1984, 1985). Es sei an dieser Stelle angemerkt, daß die
Entwicklungsmodelle sehr schwerer Sterne mit Anfangsmassen im Bereich von 120M� bei einer
Anfangsmetallizität Z = 0.04, was dem zweifachen solaren Wert entspricht, vorhersagen, daß
auch diese Sterne in einem Weißen Zwerg enden (siehe Meynet et al. (1994)). Livio und Truran
(1994) haben gezeigt, daß nur etwa 2 bis 3 der 18 beobachteten Novae Hinweise auf chemische
Anreicherung zeigen.
Ein alternatives Szenario für die chemisch entwickelten Novae geht auf Shara (1994), Shara und
Prialnik (1994) zurück. In diesem Modell entsteht eine Ne-Mg-reiche Schicht durch explosives
Heliumbrennen auf einem klassischen Weißen Zwerg. In der Frühphase der gemeinsamen Ent-
wicklung tauschen nach einer Common Envelope Phase der Primär- und Sekundärstern ihre
Rollen bezüglich des Massentransfers. In der weiteren Entwicklung überträgt der Sekundärstern
wasserstoffreiche Materie mit Raten von ca. 10−6M� s−1 auf den Primärstern, was ein kon-
tinuierliches Wasserstoffbrennen and der Oberfläche des CO-Weißen Zwergs ermöglicht. Hat
sich im Sekundärstern ein neues Gleichgewicht eingestellt, endet der starke Massentransfer. Die
Heliumhülle des Weißen Zwerges verbrennt nun schwach explosiv, d.h. mit nahezu verschwin-
dendem Masseverlust, und es entsteht eine Ne-Mg-Schicht von ∼ 0.1M� auf der Oberfläche des
Weißen Zwergs. Kommt es im Zuge der weiteren Entwicklung zu erneutem Massentransfer mit
typischen Transferraten von einigen 10−9M� s−1, so kann es nun zu Novaausbrüchen kommen
(Prialnik und Shara 1995). Da für Novae i.a. gilt, daß

Mkrit −MWD

ṀAkk

= τAkk,Expl < τMassentransfer,

kommt es zu quasi-periodischen Ausbrüchen der Novae. Weil jedoch aber die in der Explosion
freigesetzte Masse in der Regel kleiner als die akkretierte Masse ist, nimmt die Masse des Wei-
ßen Zwergs mit jeder Explosion zu. Aus dieser Massezunahme folgt schließlich, daß sowohl die
Zeitspanne zwischen zwei Ausbrüchen als auch die in folgenden Ausbrüchen umgesetzte Mate-
riemenge sinken.

26Al wird in explosivem Wasserstoffbrennen dominant durch den MgAl-Zyklus erzeugt, so daß in
Novae neben 25Mg auch das wesentlich häufigere 24Mg und sogar 23Na in 26Al umgesetzt werden
kann (José et al. 1997)). Während ältere Modelle sich auf zweierlei Netzwerke für die Model-
lierung der Explosion (kleines Netzwerk) bzw. der Nukleosynthese (großes Netzwerk) gestützt,
koppeln die Rechnungen von José et al. (1997) und Hernanz et al. (1999) die explosive Hy-
drodynamik an ein weitestgehend vollständiges Reaktionsnetzwerk. Eine kritische Rolle spielt
auch hierbei wieder die Parametrisierung der Konvektion in den üblicherweise 1-dimensionalen
Modellen. Kercek et al. (1999) haben erste 2- und 3-dimensionale hydrodynamische Modelle
für Novae erarbeitet. Diese Modelle verzichten aber auf eine Untersuchung der Nukleosynthese
und konzentrieren sich auf die Mischprozesse und die Dynamik der explosiven Brennfront. Die
typischen Quasi-Perioden τAkk,Expl zwischen Novaausbrüchen liegen im Bereich von 105 yr und
sind damit deutlich kürzer als die Lebensdauer von 26Al . Stationär betrachtet, kommt es also
im Mittel zu 10 Novaausbrüchen, bis 26Al aus dem Ausbruch zerfallen ist. Damit läßt sich die
im interstellaren Medium vorhandene Masse an 26Al pro Nova zu:

MNova
26 = X26 · ṀNova · MEjekta

MAkk
· τ26 (D.1)

abschätzen. Bei dem geringen Ertrag von maximal ∼ 10−7M� pro Nova und Ausbruch erfor-
dert dies selbst bei 10 Eruptionen in 106yr eine große Quellenzahl von 106 Nova-Systemen in
der Milchstraße und würde daher eine sehr glatte Intensitätsverteilung zur Folge haben, zumal
Nova-Systeme sehr alte und damit räumlich weit dispergierte Sterne voraussetzen.
Ein Vergleich der unterschiedlichen Modelle zeigt, daß die Beimischung von CO-angereicherter
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Materie nur zu minimalen Produktionen von 26Al führt (José et al. 1997, Hernanz et al. 1999).
In den Modellen von Starrfield et al. (1997) wird ähnlich wie in den Modellen von José et al.
(1997) etwa 50% des Masseanteils eines ONe-Weißen Zwergs instantan in die Hülle gemischt.
Andererseits verwenden die Modelle von José et al. (1997) und Hernanz et al. (1999) neuere
Modellrechnungen für das vorausgehende Kohlenstoffbrennen, welche deutlich niedriger Konzen-
trationen an Magnesium vorhersagen. Die von Starrfield et al. (1997) verwendeten Modelle des
Kohlenstoffbrennens liegen auch den Nova-Modellen von Kolb und Politano (1997) zu Grunde.
Prialnik und Shara (1995) beschreiben die Durchmischung der ONe-Schicht ihrer Modelle mit der
einfallenden Materie durch Diffusion, die durch einen Effizienzparameter abgeschätzt wird. Wie
Kolb und Politano (1997) zeigen konnten, hängen die 26Al-Erträge etwa quadratisch mit dem
angereicherten Masseanteil zusammen. Generell ist zudem zu bemerken, daß Modelle, welche
auf neueren Bestimmungen der Reaktionsraten beruhen, zu z.T. deutlich niedrigeren Ausbeuten
an 26Al neigen (vgl. z.B. Hernanz et al. (1999) mit José et al. (1997)). Daneben wirken sich
auch die anfängliche Leuchtkraft und Zentraltemperatur des Weißen Zwergs sowie die Masseak-
kretionsrate auf die kritische Masse und den zeitlichen Verlauf der thermonuklearen Reaktionen
aus. Zum Abschluß sei darauf hingewiesen, daß die theoretischen Nova-Modelle vielfach kleine-
re Gesamtmassen an Nova-Ejekta vorhersagen als sie die Beobachtung liefert (Starrfield et al.
1997).
Abbildung D.1 faßt die 26Al-Erträge der neueren Nova-Modellrechnungen zusammen.
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Abbildung D.1: 26Al-Erträge für CO- und ONe-Novae; Quelle: J97 (Kreuz: CO-Nova / Dreieck: ONe-
Nova) José et al. (1997); P&S95 Prialnik und Shara (1995); H99 Hernanz et al. (1999); K&P97 Kolb und
Politano (1997); S97 Starrfield et al. (1997)



Anhang E

Ein Expansionsmodell für
Superblasen

Abbildung 3.34 im letzten Unterabschnitt von Kapitel 3 zeigt den schematischen Aufbau einer
Superblase in der Nährung als dünne Schale zusammen mit den wichtigen Parametern zu Be-
schreibung der Dynamik der Expansion der Superblasenhülle. Im folgenden werden nun die in
meiner Implementation dieses Modells verwendeten Gleichungen kurz zusammengefaßt.
Wesentliches Ziel des Modells ist die Beschreibung des Zeitverhaltens der Expansion der äußeren
Hülle einer sich um eine dynamisch entwickelnde OB Assoziation ausbreitende Superblase. In
den folgenden Gleichungen bezeichnet ein s im Index Größen, die sich auf die Schale beziehen,
ein b Parameter des Blasenmediums w”hrend sich mit 0 indizierte Symbole auf Parameter des
umgebenden Mediums beziehen. Für die Expansion der Hülle gilt zunächst folgende Bewegungs-
gleichung:

d
dt

(
Ms · Ṙs

)
= 4π ·R2

s · (Pb − P0) (E.1)

Dabei bdeutet Pb den inneren Druck des Blasenmediums auf die Schale, während P0 den Um-
gebungsdruck des interstellaren Mediums bezeichnet. In adiabatischer Näherung gilt für den
inneren Druck Pb = Ub · (γ − 1), wobei Ub die innere Energiedichte des Blasenmediums meint.
Geht man von vollständiger Ionisierung des Blasenmediums, kann das Medium als einatomiges
ideales Gas genähert werden, und es gilt mit γ = 5/3:

Pb =
Eb
2πR3

s

(E.2)

Für die Berechnung des inneren Drucks auf die Hülle ist also die Kenntnis des Energieinhalts
des Blasenmediums von entscheidender Bedeutung. Das Blasenmedium bezieht seine Energie
aus der integralen mechanischen Leuchtkraft Lw der Sternwinde und Supernova-Explosionen
der zentralen OB Assoziation. Wesentliche Aspekte des Energieverlustes des Blasenmediums
sind die Expansionsarbeit und die Verluste durch Strahlungskühlung. Weitere Verluste werden
in meiner Näherung vernachlässigt, so daß sich folgende Gleichung für die Energiebilanz des
Blasenmediums ergibt:

Ėb = Lw − P · dV − Lrad (E.3)

Der zweite Term der rechten Seite bezeichnet die Expansionsarbeit und es gilt mit Hilfe von
Gleichung E.2

P · dV = 2 ·Eb ·R−1
s · Ṙs (E.4)
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Für den Energieverlust durch Strahlungskühlung gilt mit Hilfe der Elektronendichte ne, Ionen-
dichte ni, des Blasenvolumens sowie dem Kühlkoeffizienten ΛN (Tb, Zb):

Lrad =
4π
3
R3
s · ne · ni · ΛN (Tb, Zb) (E.5)

Der Kühlkoeffizient hängt zum einen von Temperatur des Plasmas und zum anderen von seiner
chemischen Zusammensetzung (parametrisiert in Form der Metallizität Zb) ab. Der Kühlko-
effizient läßt sich mit Hilfe aufwendiger Strahlungstransportrechnungen unter Berücksichtung
hunderter Reaktionen berechnen. Boehringer und Hensler (1989) haben den Kühlkoeffizienten
über einen großen Temperaturbereich für verschiedene Metallizitäten berechnet. Diese Ergebnis-
se werden im weiteren für die Modellierung der Strahlungskühlung verwendet. Unter Annahme
vollständiger Ionisation kann der Ausdruck ne ·ni in die Form n2

e ·ηb überführt werden, wobei ηb
die Abhängigkeit von der chemischen Zusammensetzung parametrisiert. Es kann leicht gezeigt
werden, daß bei vollständiger Ionisation und unter Annahme derBeziehung zwischen Massen-
und Ladungszahl von Elementen schwerer als Helium A = 2Z gilt:

ηb = 2(1 +X)(0.25Y +X)(1 + 3X + 0.5Y )−2 (E.6)

Dabei wurde für die Anzahlhäufigkeiten von Wasserstoff (X), Helium (Y ) und Metallen (Z)
die Beziehung X + Y + Z = 1 ausgenutzt. Für ein Plasma mit solarer Metallizität folgt so
ηb ≈ 0.2494. Die Gleichungen E.1 und E.3 beschreiben zwar die Dynamik der Blasenülle, jedoch
ist das System noch nicht vollständig geschlossen, da sowohl die Masse der Hülle als auch des
Blasenmediums sich über die Zeit ändern. Insbesondere die Masse des inneren Mediums ist auf
Grund Bedeutung der inneren Teilchendichte für die Strahlungskühlung von großer Bedeutung.
Zum einen hängt die Strahlungskühlung direkt vom Quadrat der Elektronendichte ab, zum an-
deren hängt die Dichte über die Zustandsgleichung des Blasenmediums (P = n · k · T ) mit der
Temperatur des Blasenmediums zusammen, welche zusammen mit der Metallizität den Kühlko-
effizienten bestimmt. Für die Massebilanzen von Blase und Hülle gelten folgende Gleichungen:

Ṁb = ṀAss + Ṁ evap
s + Ṁ evap

cloud (E.7)
Ṁs = 4π ·R2

s · Ṙs · µmun0 − Ṁ evap
s (E.8)

Der Ausdruck µmun0 führt die Massendichte des umgebenden Mediums auf die Teilchendichte
n0 und das mittlere Molekulargewicht µmu zurück, wobei mu die atomare Masseneinheit meint.
µ ergibt sich durch Mittelwertbildung gemäß folgender Beziehung:

µ =
∑
i

xi(1 + Zi)
µi

, (E.9)

wobei die Summation über alle im Plasma vorhandenen Elemente läuft, und xi ihr Massenanteil,
Zi ihre Kernladungszahl sowie µi ihr Atomgewicht bedeutet. In der oben eingeführten Näherung
für solare Zusammensetzung folgt:

µ−1 = 2X +
3
4
Y + Z

1 + Zm
2Zm

≈ 0.5(1 + 3X + 0.5Y ) (E.10)

Dabei bedeutet Zm die Ladungszahl der Metalle; die weitere Nährung geht von Zm >> 1 aus.
Bei solarer Zusammensetzung folgt µ ≈ 0.6173. Die Terme Ṁ evap

s bzw. Ṁ evap
cloud beschreiben

Massentransfer auf Grund von Verdampfung von der Innenseite der Hülle bzw. eingedrungenen
Molekülwolkenfragmenten. In der vorliegenden Version werden diese Effekte mit Hilfe zweier
Parameter beschrieben. Der Parameter ε beschreibt die Menge zur Verdampfung stehender
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Materie (Mevap)als Massenanteil von der durch Expansion neu aufgesammelten Masse der Hülle,
während τevap eine Verdampfungszeitskala einführt. Es gilt daher für jeden Zeitschritt:

Ṁevap = ε · 4π · R2
s · Ṙs · µmun0 − Mevap

τevap
(E.11)

Mit Hilfe von Gleichung E.10 folgen die Massebilanzen zu:

Ṁb = ṀAss +
Mevap

τevap
(E.12)

Ṁs = 4π ·R2
s · Ṙs · µmun0 · (1− ε) (E.13)

Die Teilchendichte des Blasenmediums folgt aus der aktuellen Masse des Mediums und seines
Volumens durch

nb =
Mb

4π
3 R3

sµmH
, (E.14)

dabei ist mH die Masse eines Wasserstoffatoms. Damit läßt sich nun die Temperatur des Bla-
senmediums nach

Tb =
Eb

2πR3
snb

(E.15)

berechnen. Zusammenfassend läßt sich das vorliegende Modell durch folgende Gleichungen be-
schreiben:

d
dt

(
Ms · Ṙs

)
= 4πR2

s ·
(

Eb
2πR3

s

− P0

)
(E.16)

Ėb = Lw − 2EbR−1
s Ṙs − 4π

3
R3
sn

3
bηbΛ(Tb, Zb) (E.17)

Ṁb = ṀAss +
Mevap

τevap
(E.18)

Ṁs = 4π · R2
s · Ṙs · µmun0 · (1− ε) (E.19)

Ṁevap = ε · 4π ·R2
s · Ṙs · µmun0 − Mevap

τevap
(E.20)

nb =
Mb

4π
3 R3

sµmH
(E.21)

Tb =
Eb

2πR3
snb

(E.22)



Anhang F

Massenverteilung,
Sternentstehungsrate und die
Oberservablen

In Abschnitt 4.1 wurden u.a. die zeitlichen Entwicklungen der Relationen zwischen der Ak-
tivität der Isotope 26Al und 60Fe und der Emission kinetischer Energie, Aktivität und EUV-
Photonenfluß sowie mechanischer Luminosität und EUV-Photonenfluß für den Fall einer Stan-
dardassoziation mit Salpeter-Anfangsmassenfunktion und instantaner oder kontinuierlicher Stern-
entstehung diskutiert. Abbildungen auf den folgenden Seiten zeigen die Relationen für verschie-
dene Γ-Parameter der Anfangsmassenfunktion und Sternentstehungsraten (instantan, Gauß-
förmig mit σ = 0.5Myr und kontinuierlich über 15 Myr) im Vergleich. Um die Effekte der
veränderten Anfangsmassenfunktionen besser vergleichen zu können, wurden alle Observablen
auf jeweils eine Sonnenmasse konvertierten Gases aus dem Sternbildungsprozeß bezogen.
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Abbildung F.1: Radioaktivität und mechanische Luminosität für verschiedene Anfangsmassenfunktio-
nen und Sternentstehungshistorien.
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Abbildung F.2: Radioaktivität und EUV-Photonenfluß für verschiedene Anfangsmassenfunktionen und
Sternentstehungshistorien.
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Abbildung F.3: Mechanische Luminosität und EUV-Photonenfluß für verschiedene Anfangsmassen-
funktionen und Sternentstehungshistorien.



Anhang G

Starbursts und alternative
Sternentstehung:
Expansionseigenschaften von
Superblasen

Die folgenden Seiten veranschaulichen die Ergebnisse einer Parameterstudie der in Abschnitt
4.2.5 diskutierten Szenarien. Dabei wurde in Abbildung G.1 zunächst eine von Null verschiede-
ne Umgebungstemperatur angenommen. Wie bereits in Abschnitt 4.2.3 disktuiert, macht sich
die Veränderung kaum bemerkbar. Lediglich im Zeitverlauf des Energieverhältnisses, welches
von Shull und Saken (1995) nicht disktuiert wird, sind die Variationen mehr zu erahnen als
sichtbar. Für die folgenden drei Abbildungen wurde bei verschwindender Umgebungstempera-
tur die Materietransferate durch eine möglicherweise poröse Hülle zwischen 10−4 Massenanteilen
der Hüllenmasse auf 10−3 Massenanteile variiert. Die Evaporationszeitkonstante wurde dabei
mit 0.5 Myr sehr kurz angesetzt. Mit steigender Transmission werden die sich ergebenden
Unterschiede deutlich. Während die Variationen bezüglich des Radius und der Expansionsge-
schwindigkeit maximal bei einem Faktor 2 liegen, sind die Auswirkungen auf den Zeitverlauf des
Energieverhältnisses dramatisch. Für die Abbildungen G.5 und G.6 wurde die Materietrans-
missionsrate bei 10−3 Massenenteilen belassen (vgl. Abb. G.4), dafür wurde die Zeitkonstante
mit Werten von 10 bzw. 100 Myr deutlich vergrößert. Mit steigender Verdampfungsdauer keh-
ren die aus Abbildung 4.51 bekannten Kurvenverläufe zurück, allerdings werden auf Grund der
reduzierten Hüllenmasse leicht größere Radien und Expansionsgeschwindigkeiten erreicht.
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Abbildung G.1: vgl. Abbildung 4.51: Umgebungstemperatur T0 = 100K
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Abbildung G.2: vgl. Abbildung 4.51: Materietransmissionsrate ε = 10−4 und Evaporationszeitkon-
stante τ = 0.5Myr
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Abbildung G.3: vgl. Abbildung 4.51: Materietransmissionsrate ε = 5 · 10−4 und Evaporationszeitkon-
stante τ = 0.5Myr
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Abbildung G.4: vgl. Abbildung 4.51: Materietransmissionsrate ε = 10−3 und Evaporationszeitkon-
stante τ = 0.5Myr
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Abbildung G.5: vgl. Abbildung 4.51: Materietransmissionsrate ε = 10−3 und Evaporationszeitkon-
stante τ = 10Myr
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Abbildung G.6: vgl. Abbildung 4.51: Materietransmissionsrate ε = 10−3 und Evaporationszeitkon-
stante τ = 100Myr



Anhang H

Windblasen und kollidierende
Sternwinde in OB Assoziationen -
Ursache für schnelles, heißes 26Al ?

Superblasen entstehen im Assoziationsszenario durch Verschmelzen von stellaren Windblasen
und expandierenden Supernova Überresten (siehe Abschnitt 3.2.6). Das von mir untersuchte
Expansionsmodell setzt aber bereits die Existenz einer Superblase mit im Vergleich zum Radius
dünner Hülle voraus. Über welchen Zeitraum hinweg bildet sich aber eine derartige Superblase
als Einhüllende einer Assoziation oder Untergruppe ? In diesem Zusammenhang erwächst die
interessante Frage, in wie weit sich die Bildung einer Superblase in den Zerfallseigenschaften der
radioaktiven Isotope und damit den Charakteristika der γ-Linienemission niederschlägt ?
Wie eine nochmalige Betrachtung der 26Al-Emissionsprofile aus Abbildung 4.4 zeigt, korre-
liert das Maximum der 26Al-Emission mit dem Maximum der Massenverlustrate. Allerdings ist
während dieser Phase die Windgeschwindigkeit um bis zu einem Faktor 2 niedriger als während
der Hauptreihenphase und den späten WR-Stadien, so daß die Freisetzung von 26Al mit einem
Anstieg der mechanischen Luminosität um etwa das 2.5-fache verbunden ist. Es ist also zu er-
warten, daß 26Al während der wichtigsten Expansionsphase der stellaren Windblasen freigesetzt
wird und das Blasenmedium anreichert.
Im Falle von Supernovae wird 26Al (und 60Fe ) gleichzeitig mit der kinetischen Energie in das
umgebende Medium eingebracht, so daß Anreicherung und Bildung eines Supernova Überrestes
noch enger korrelieren als im Falle der Windblasen. Besonders für die massereichsten Sterne muß
allerdings berücksichtigt werden, daß die Supernova Ejekta und damit des Supernova Überrestes
in einer bereits existierenden Windblase expandieren.
Da die Wind- bzw. Ejektageschwindigkeiten mit einigen 1000 km s−1 10- bis 100-mal höher sind
als die Expansionsgeschwindigkeiten der äußeren Ränder der Hüllen und auf Grund der niedri-
gen inneren Dichten der Blasen Abbremsungseffekte vernachlässigbar sind, ist selbst bei großen
Windblasen (R = 30pc) die Zeitspanne bis zum Erreichen der Schockfronten von ungefähr glei-
cher Größenordnung wie die Lebensdauer des Radioisotops. Es ist also zu erwarten, daß sich das
26Al zum Großteil in der nähe der sich relativ langsam bewegenden Hüllenschichten befindet.
Da die Geschwindigkeiten nun von der Größenordnung einiger 10 km/s sind, ist nicht mit einer
starken Verbreiterung der Zerfallslinien zu rechnen.
Betrachtet man jedoch den Zeitpunkt der maximalen 26Al-Masse im assoziationsnahen ISM in
Zusammenhang mit der Verschmelzung der Einzelblasen zu einer Superblase, so stellt sich die
Frage, ob nicht die bei der Verschmelzung der Blasen zwangsweise vorhandenen Wind-Wind-
Kollisionen eine Nachbeschleunigung des interstellaren 26Al bewirken könnten. Falls dieser Me-
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chanismus tatsächlich möglich ist, würde er eine einfache Erklärung für die von GRIS (Naya et al.
1996) gemessene große Linienbreite der 1.809 MeV-Emission aus Richtung des galaktischen Zen-
trums liefern. Wind-Wind-Kollisionen werden vielfach als Möglichkeit der Beschleunigung der
kosmischen Teilchenstrahlung diskutiert, so daß ein analoger Vorgang für die radioaktiven Isoto-
pe durchaus denkbar wäre. In diesem Zusammenhang ist interessant, daß die Modellvergleiche
verschiedener Karten galaktischer Emissionen u.a. die diffuse EGRET-Karte als gutes Modell
für die räumliche Verteilung der 1.809 MeV-Emission erscheinen lassen. Diese Karte gilt anderer-
seits als Tracer für die Beschleunigungsregionen der kosmischen Strahlung betrachtet, was einen
weiteren Hinweis für den von mir vorgeschlagenen Zusammenhang zwischen 26Al-Linienbreite
und Superblasenbildung liefert.

H.1 Expansion isolierter Windblasen

Um das vorgeschlagene Szenario einführend studieren zu können, habe ich zunächst mein Expan-
sionsmodell für Superblasen auf interstellare Windblasen übertragen. Dazu bin ich zunächst von
der Annahme ausgegangen, daß Molekülwolkenfragmente für einzelne Windblasen vernachlässig-
bar sind. Daraus folgt, daß die Verdampfung und damit die Anreicherung des Blasenmediums
ebenfalls vernachlässigbar sind. Da die Sternwinde in der Frühphase relativ dünn sind, spielt
die Strahlungskühlung schließlich nur eine untergeordnete Rolle. Bezüglich der Energie- und
Materieinjektion tritt allerdings durch die nicht vernachlässigbaren Unterschiede zwischen konti-
nuierlicher und singulärer Injektion eine Komplikation auf. Im Falle der besonders interessanten
massereichsten Sterne (MZAMS ≥ 30M� ) ist auf Grund des andauernden Masseverlusts mit dem
Auftreten einer Supernova in einer ausgeprägten Windblase zu rechnen. Um diesem Phänomen
in meinen Modell Rechnung zu tragen, habe ich den Quellterm dahingehend modifiziert, daß mit
Ablauf der Lebensdauer eines Sterns die emittierte Energie instantan um 1051 erg erhöht wird.
Selbes gilt für die Masse des Blasenmediums, die um die Ejektamasse der Supernovae vergrößert
wird. Diese Modifikation macht sich jedoch nur im Massenbereich bis zu etwa 60M� bemerkbar,
da bei noch höheren Massen die Windblasen bereits so groß sind, daß die Modifikation weniger
ins Gewicht fällt. Außerdem ist die von den massereichsten Sternen freigesetzte Energie bis zu
doppelt so groß wie der Supernovabeitrag, was die relative Bedeutung ebenfalls schmälert.
Mit dem so modifizierten Blasenexpansionscode (BubEx S) läßt sich nun das Expansionsver-
halten isolierter Windblasen unter Berücksichtigung der finalen Supernova in erster Ordnung
beschreiben. Die Abbildungen H.1 und H.2 zeigen Blasenradius und Expansionsgeschwindigkeit
für die Modellsterne des Meynetschen Entwicklungsgitters (Meynet et al. 1994). Zum Vergleich
zeigt Abbildung H.3 die zeitliche Entwicklung der Ausstoßrate von 26Al . Diese Rechnungen le-
gen ein homogenes, isotropes interstellares Medium mit Dichte 10 cm−3 und Temperatur 100K
zu Grunde. In den Abbildungen H.4 und H.5 ist ferner noch zeitliche Entwicklung der Dichte
und Temperatur des Blasenmediums widergegeben. Wie schon die Modellierung der Expansion
von Superblasen gezeigt hat, hängen die Expansioncharakteristika stark von den Umgebungs-
bedingungen ab.
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Abbildung H.1: Der Radius der stellaren Blase als Funktion der Zeit für verschiedene Anfangsmassen.

0 2 4 6 8 10 12 14
Alter [Myr]

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

lo
g 

v 
[k

m
/s

]

MZAMS = 25Mν
MZAMS = 45Mν
MZAMS = 60Mν
MZAMS = 85Mν

MZAMS = 120Mν

n0 = 1000
T0 = 100 K

Abbildung H.2: Die Expansionsgeschwindigkeit der stellaren Blase als Funktion der Zeit für verschie-
dene Anfangsmassen.
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Abbildung H.3: Die Zeitentwicklung der 26Al-Ausstoßrate für die fünf Modellsterne.
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Abbildung H.4: Die Dichte des Mediums der stellaren Blase als Funktion der Zeit für verschiedene
Anfangsmassen.

Wie bereits erörtert, wird im vorliegenden zum Zeitpunkt der Supernova-Explosion die innere
Energie der Blase instantan um den Betrag von 1051 erg erhöht. Dies führt bei kleineren Blasen,
d.h. bei leichteren Sternen, zu einem deutlichen Knick in den Zeitprofilen. Da bei schwereren
Sternen einerseits die integral freigesetzte kinetische Energie zum Zeitpunkt der Supernova höher
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Abbildung H.5: Die Zeitentwicklung der Temperatur des Blasenmediums.

und damit die relative Bedeutung dieser instantanen Energiezufuhr niedriger ist, und anderer-
seits in den größeren Windblasen der schwereren Sterne diese Zusatzenergie auf ein größeres
Volumen verteilt wird, ist dieser Effekt mit zunehmender Anfangsmasse von immer geringerer
Bedeutung. Im Falle der niedrigsten gezeigten Anfangsmasse sind diese Effekte durch die hier
sehr effiziente Strahlungskühlung überdeckt. Die Windblase eines 25M� Sterns ist im Vergleich
zu den schwereren Sterne mit ca. 10 pc zum Zeitpunkt der Supernova sehr klein. Auf Grund
des geringen Massenverlustes durch den Sternwind ist jedoch das Medium in der Windblase
sehr dünn. Erst durch den massiven Materieausstoß während der Supernova steigt diese Dichte
drastisch an, so daß der junge Supernova Überrest dieses Sterns wesentlich effizienter Energie
abstrahlt als die der schweren Sterne. Die quadratische Abhängigkeit von der Dichte und die
insgesamt höhere Effezienz bei niedrigerer Temperatur der Strahlungskühlung führt schließlich
zu diesem effekt. Bei welcher Masse dieses mögliche Umschlagen der Expansionscharakteristi-
ka einsetzt hängt grundlegend von den Umgebungsparameters, insbesondere der Dichte ab. Je
höher die Dichte des Umgebungsmediums ist, desto kleiner sind die Windblasen zum Zeitpunkt
der Supernova, so daß die Dichte stärker ansteigen kann. Allerdings kann die Grenzmasse nicht
beliebig steigen, da Supernovae wesentlich schwererer Sterne auf Grund des stellaren Masse-
verlustes relativ wenig Masse freisetzen, was den Dichteanstieg begrenzt. Ein Vergleich der in
Abbildung H.6 dargestellten zeitlichen Verläufe der Röntgen-Leuchtkräfte von Windblasen und
jungen Supernova Überresten für verschiedene Anfangsmassen zeigt erheblich stärkeren Anstieg
im Falle der Supernova eines 25M� Sterns.
Bei sehr niedrigen Anfangsmassen brechen die gemachten Näherungen zusammen. So kommt
es u.U. zu einem nicht-physikalischen Oszillationsverhalten, bei dem die Hülle quasi-periodisch
expandiert und unter Masseabgabe wieder kontrahiert, um erneut zu expandieren. Dieser Effekt
hängt u.a. mit der Vernachlässigung der Instabilitäten und der damit verbundenen Fragmen-
tierung der Hülle zusammen. Um diesen Effekten Rechnung zu tragen, wird die Rechnung bei
Expansionsgeschwindigkeiten, welcher unter einer Grenzgeschwindigkeit (vielfach zu 1 km s−1

festgelegt) liegen, abgebrochen. Unter Umständen wird in meinem Modell bei genügend hohem



H.2. Verschmelzen von Windblasen 265

0 2 4 6 8 10 12 14
Alter [Myr]

31

32

33

34

35

36
lo

g 
L X

 [e
rg

 s
−

1 ]

MZAMS = 120Mν

MZAMS = 85Mν

MZAMS = 60Mν

MZAMS = 45Mν

MZAMS = 25Mν

n0 = 1000
T0 = 100 K

Abbildung H.6: Die Zeitentwicklung der Röntgen-Leuchtkraft des Blasenmediums.

Energieeintrag (z.B. bei erfolgter Supernova) eine erneute Expansion in Betracht gezogen.

H.2 Verschmelzen von Windblasen

Bindet man nun mein Modell der Windblasenexpansion in das Umfeld einer jungen OB Asso-
ziation ein, so kann mit verschiedenen Kriterien versucht werden, den Zeitraum, über welchen
Wind-Wind-Kollision von großer Bedeutung sein sollten, einzugrenzen. Unabhängig von der
Parametrisierung einer OB Assoziation bieten sich folgende Kriterien an:

1. Anzahl der Kontaktstellen: Das einfachste Kriterium ergibt sich durch Zählen der
Kontaktstellen aller Windblasen in einer Assoziation. Denn ab dem Augenblick, an dem
sich zwei benachbarte Blasen berühren, beginnt die Wind-Wind-Kollision. Je mehr solche
Kontaktstellen es gibt, desto größer ist die relative Bedeutung bezogen auf die Gesamt-
masse an 26Al im assoziationsnahen ISM.

2. Raumanteil der Blasen: Vergleicht man das Volumen, welches von allen heißen Wind-
blasen eingenommen wird, mit dem gesamten Volumen der Assoziation, so steigt auch
dieser Anteil an, bis das Superblasenvolumen dem Assoziationsvolumen entspricht und
seinen Platz einnimmt.

Das zweite Kriterium ist deutlich schlechter zu Handhaben, da es zum einen die Integration
über ein komplex strukturiertes Raumgebiet erfordert und zum anderen der Zeitpunkt, ab dem
Wind-Wind-Kollisionen von größerer Bedeutung sind, aus dem Raumanteil nicht ohne weiteres
abgeschätzt werden kann. Daher habe ich mich für eine erste Abschätzung der Relevanz des
von mir vorgeschlagenen Beschleunigungsmechanismus für das erste Kriterium entschieden. Mit
diesem Kriterium zerfällt das gestellte Problem in eine Bestimmung der wechselseitigen Raum-
abstände einer dreidimensional verteilten Assoziation, der Expansion der Einzelblasen und des
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Vergleichs der Blasenradien mit den Abständen. Zur weiteren Vereinfachung wird eine statische
Assoziation betrachtet, d.h. die Sterne der Assoziation bewegen sich während des in Frage kom-
menden Zeitraums nicht relativ zu einander. Mit dieser Annahme lassen sich die Probleme der
Abstandsbestimmung und der Blasenexpansion separieren, und die Abstände müssen nur einmal
zu Beginn der Simulation bestimmt werden. Um eine dreidimensionale Verteilung der Assozia-
tionsmitglieder ist das Monte Carlo Modell um den Aspekt der räumlichen Verteilung erweitert
worden. Ausgehend von einer sphärischen Raumstruktur werden alle Sterne zufallsgesteuert pla-
ziert, wobei ein Mindestabstand zwischen benachbarten Sternen eingehalten werden muß. Wie
der vorangehende Abschnitt gezeigt hat, sind Windblasen nur im Falle der schwereren Sterne
(O Sterne) von genügender Größe, um am Verschmelzungsprozeß beteiligt zu sein. Außerdem
ist der 26Al-Ertrag dieser Sterne deutlich größere als von leichteren Sternen. Um diesem Aspekt
Rechnung zu tragen, wurde zusätzlich ein mittlerer Abstand zwischen benachbarten O Sternen
eingeführt, welcher als freier Parameter variiert werden kann. Bei einer typischen Assoziation
mit 15 O Sternen und einem Linearradius von 30 pc ergibt sich so ein mittlerer Abstand der O
Sterne von ca. 25 pc. Abbildung H.7 zeigt die Anzahl der Kontaktstellen zwischen Sternblasen
als Funktion der Zeit für eine 100 Samples umfassende Monte Carlo Simulationen einer Asso-
ziation von 50 massereiche Sternen mit einem Mindestabstand zwischen zwei benachbarten O
Sternen von 10 pc. Die fehlerbehaftete Kurve gibt den jeweiligen Mittelwert pro Zeitintervall an.
Die Fehlerbalken repräsentieren die zugehörigen 1σ-Fehler, wobei sich die Streuung durch das
Auswürfeln der Sternmassen und der dreidimensionalen Position in der sphärischen Assoziation
ergeben. Zusätzlich ist das Zeitprofil des Mittelwerts der interstellaren 26Al-Masse für eine 50
massereiche Sterne umfassende OB Assoziation eingezeichnet.
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Abbildung H.7: Entstehung einer Superblase durch Verschmelzung von Windblasen und Supernova-
Überresten: Die Ausbildung einer Superblase in und um einer OB Assoziation wird durch die steigende
Anzahl von Kontaktstellen bzw. Überlappungen Nk benachbarter Windblasen und SNRs abgeschätzt.
Die Datenpunkte und Fehlerbalken beruhen auf 100 Monte Carlo Samples einer 50 massereiche Sterne
umfassenden OB Assoziation, wobei der minimale Abstand zwischen benachbarten O Sternen zu 10 pc
festgelegt wurde. Die zweite Kurve zeigt das Zeitprofil des Mittelwerts der interstellaren 26Al-Masse der
synthetischen Populationen.

Bereits vor dem Ansteigen des 26Al-Inhalts im interstellaren Mediums bei etwa 1.25 Mio. Jahren
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bilden sich die ersten Wechselwirkungen zwischen benachbarten Windblasen aus. Bis zum Errei-
chen des Supernova-Maximums des 26Al-Zeitprofils bei 7 Mio. Jahren steigt der Mittelwert der
Blasenwechselwirkungen auf 50 an. Da die Anzahl der Einzelblasen gleich der Anzahl masserei-
cher Sterne (in diesen Simulationen 50) ist, ist statistisch ab einem Alter der Assoziation von etwa
7 Mio. Jahren jede Einzelblase in Wechselwirkung getreten. Dies gilt nur statistisch, da beson-
ders große Windblasen der massereichsten Sterne, welche zu dem bereits eine Supernova erlitten
haben, Wechselwirkungen mit mehreren Nachbarblasen haben können. In der späten Phase
wird auf Grund der wachsenden Anzahl der Kontakte die mehrfache Wechselwirkung beson-
ders deutlich. Diese späte Phase ist zum einen aber durch eine bereits existierenden Superblase
gekennzeichnet, zum anderen sind die Einzelblasen bereits so groß und ihre Expansionsgeschwin-
digkeiten so weit abgesunken, daß die neuen Kontaktstellen zu keinen starken Wechselwirkungen
mehr führen. Nur in der Frühphase mit kleinen, schnell expandierenden Blasen ist mit starken
Wechselwirkungen der Schockfronten zu rechnen. Diese starken Schockwechselwirkung können
sowohl zu effektiver Beschleunigung von geladenen Teilchen der kosmischen Strahlung als auch
speziell zu einer Nachbeschleunigung von interstellarem 26Al führen, was dann wiederum zu
einer Linienverbreiterung führen könnte.
Es ist allerdings anzumerken, daß die Steigung der Nk(t)-Kurve stark von der Sterndichte und
damit von der im vorliegenden Fall eher willkürlichen Wahl eines Mindestabstands zwischen be-
nachbarten O Sternen abhängt. Ist der Abstand zwischen benachbarten massereichen Sternen
kleiner, berühren sich benachbarte Windblasen früher, und es kommt zur schnelleren Bildung
einer Superblase.
Das eben besprochenen einfache Modell zur Bildung einer Superblase durch Verschmelzung
einzelner Windblasen hat gezeigt, daß die Bildung einer Superblase auf ähnlichen Zeitskalen
verläuft wie die effektive Freisetzung von interstellarem 26Al durch die massereichen Sterne ei-
ner Assoziation. Es ist daher durchaus denkbar, daß unter ”günstigen“Voraussetzungen die
Ausbildung von starken Wind-Wind-Wechselwirkungen mit hohen 1.809 MeV Intensitäten zeit-
lich so korrespondiert, daß größe Linienbreiten beobachtet werden können. Dieses Modell würde
andererseits erklären, warum trotz hoher Linienbreite die galaktische 1.809 MeV Intensitätsver-
teilung auf eine relativ schmale Scheibe begrenzt ist, da nur während der Bildungsphase von
Superblasen, welche an OB Assoziationen gebunden sind, die wiederum an die galaktische Ebene
gebunden erscheinen, große Linienbreiten zu erwarten sind. Hätte 26Al während seiner gesam-
ten Lebensdauer Geschwindigkeiten von mehrern 100 km/s, so wäre eine größere Skalenhöhe der
galaktischen 1.809 MeV Intensitätsverteilung zu erwarten.
Für eine detailliertere Untersuchung des vorgeschlagenen Modells, sind zum einen hydrodynami-
sche Untersuchungen der Entstehungsphase von Superblasen und zum anderen das Studium der
Beschleunigungsprozesse in kollierenden Schockfronten nötig. Dies bezüglich muß auf zukünftige
Untersuchungen verwiesen werden.



Anhang I

Konstanten und astronomische
Einheiten

Formelzeichen Bedeutung Wert
c Vakuumlichtgeschwindigkeit 2.99792458 · 1010 cm s−1

G Gravitationskonstante 6.6726 · 10−8 cm3 g−1 s−2

h Planck’sches Wirkungsquantum 6.6261 · 10−27 erg s−1

k Boltzmann Konstante 1.3807 · 10−16 ergK−1

L� Leuchtkraft der Sonne 3.85 · 1033 erg s−1

me Ruhemasse des Elektrons 9.1095 · 10−28 g
mp Ruhemasse des Protons 1.6726 · 10−24 g
M� Masse der Sonne 1.989 · 1033 g
NA Avogadro Konstante 6.0221 · 1023mol−1

pc Parsec 3.0857 · 1018 cm
R� Radius der Sonne 6.960 · 1010 cm
u atomare Masseneinheit 1.6605 · 10−24 g
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5.7 1.809 MeV Modellflüsse des extinktionskorrigierten Assoziationsmodells . . . . . 195

5.8 Radien von Wolf-Rayet Blasen . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 201

5.9 Die Emissionseigenschaften der Cygnus OB Assoziationen . . . . . . . . . . . . . 201

5.10 Propagierende Sternentstehung: Die Emissionseigenschaften der Assoziationen . 204
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intensivere Zusammenarbeit.



An dieser Stelle möchte ich der gesamten Gamma-Gruppe des MPE für die freundliche Auf-
nahme, die vielen freundschaftlichen Gespräche sowie die Unterstützung bei der Auswertung
der COMPTEL-Daten danken. Mein besonderer Dank gilt hier Herrn Dr. Werner Collmar
und Herrn Dr. Andrew Strong, die mir bei Problemen mit COMPTEL-Auswertungssoftware
jederzeit unterstützend zur Seite standen. Herrn Dr. Robert Georgii danke ich für die Zusam-
menarbeit bei der Auswertung der Beobachtungsdaten der Typ Ia Supernova SN1998bu. Nicht
vergessen möchte die ”Standardprozessierungs-Gruppe“um Herrn T. van Sant und Frau Doina
Rehm, welche die COMPTEL Rohdaten in wissenschaftlich verwertbare Form gebracht haben.
Herrn Prof. Dr. M. McConnell danke ich für die Unterstützung bei der Erzeugung von Punkt-
bildfunktionen - speziell für die SN1998bu-Beobachtungen.
Da sowohl für die Auswertung der Daten als auch für die Modellierung eine funktionierende
Rechnerumgebung unabläßlich ist, möchte an dieser Stelle DV-Gruppe des MPE und hier be-
sonders Herrn Lars Klose sowie dem Rechenzentrum, für die doch meist prompte Abhilfe bei
etwaigen Problemen danken.

Ein ganz besonderer Dank gebührt meiner Verlobten Stephanie Löw für die langjährige Un-
terstützung, die Geduld und Ausdauer trotz der räumlichen Trennung, das Verständnis trotz
eigener Schwierigkeiten sowie schöne Zeit, die wir immer wieder zwischen durch hatten - ”Es ist
vollbracht !!!“
Nicht vergessen möchte ich selbstverständlich meine Eltern und meinen Bruder, denen ich für
die moralische und finanzielle Unterstützung besonders während der Spätphase sehr dankbar bin.

Schließlich möchte ich meinen Freunden Nino Bahn, Petra Speckner und Uli Vollmer danken; sie
haben sehr dazu beigetragen, daß ich mich in München daheimgefühlt habe. Dies bezüglich gilt
mein Dank auch A. Jäck, W. Harschagi, L. & R. Hiefinger, E. & U. Merkl sowie den anderen
Chormitgliedern der Gemeinde St. Emmeram/Englschalking.


