Wie eine Supernova explodiert

Wenn die nuklearen Energievorrite eines massereichen
Sterns erschopft sind, kollabiert sein Zentralgebiet innerhalb von Millisekunden. Der
nachfolgende Aufprall der duBeren Schichten auf den Kern erzeugt eine starke Stof3-
welle, die den groBten Teil der Sternmasse in den Raum schleudert.

Von Hans A. Bethe und Gerald Brown

er Tod eines massereichen
D Sterns ist ein plotzliches und ge-

waltiges Ereignis. Ein Stern ent-
wickelt sich Millionen Jahre lang fried-
lich; dabei durchldauft er verschiedene
Entwicklungszustinde. Sobald jedoch
seine nuklearen Energievorrite aufge-
braucht sind, kollabiert er in weniger als
einer Sekunde unter seinem eigenen Ge-
wicht. Die wichtigsten Ereignisse wih-
rend des Kollapses sind schon nach Milli-
sekunden vorbei. Was folgt, ist die Su-
pernova: eine ungeheure Explosion, die
gewaltiger ist als alle anderen kosmi-
schen Ereignisse seit dem Urknall, mit
dem das Universum begann.

Ein einziger explodierender Stern
kann heller leuchten als eine ganze Gala-
xie mit vielen Milliarden Sternen. Inner-
halb weniger Monate kann er genauso
viel Licht abstrahlen wie die Sonne in
Milliarden von Jahren. Licht und andere
Formen elektromagnetischer Strahlung
bilden aber nur einen kleinen Bruchteil
der gesamten Energie einer Supernova.
Die kinetische Energie der explodieren-
den Materie ist zehnmal groBer.

Noch mehr Energie — moglicherweise
hundertmal mehr als die der elektroma-
gnetischen Strahlung — tragen masselose
Teilchen davon: Neutrinos, die groBten-
teils in einem Blitz von einer Sekunde
Dauer emittiert werden. Nach der Ex-
plosion ist der groBte Teil der Sternmas-
se im Raum verstreut, und nur im Zen-
trum bleibt ein dichter, dunkler Nukleo-
nenkern iibrig. In einigen Fillen kann
dieser sich sogar zu einem — unsichtba-
ren — Schwarzen Loch entwickeln.

Diese schematische Beschreibung ei-
ner Supernova héitte man auch schon vor
30 Jahren geben kdénnen. Dennoch sind
heute die genauen Abfolgen der Ereig-
nisse innerhalb eines sterbenden Sterns
immer noch nicht mit letzter Sicherheit
bekannt. Das Grundproblem ist folgen-
des: Eine Supernova beginnt mit einem
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Kollaps, einer Implosion; wie kommt es
dann, daB ein groBer Teil der Sternmasse
ausgestoBen wird? Die Einwirtsbewe-
gung der Sternmaterie muf3 an einem
Punkt zum Stillstand gebracht und dann
umgekehrt werden; eine Implosion muf3
zu einer Explosion werden.

Durch die Kombination von Compu-
ter-Simulationen mit theoretischen Un-
tersuchungen beginnt sich inzwischen ein
einheitliches Bild des Supernova-Mecha-
nismus herauszuschilen. Das entschei-
dende Ereignis bei der Bewegungsum-
kehr ist demnach offenbar die Entste-
hung einer StoBwelle, die sich mit min-
destens 30 000 Kilometern pro Sekunde
nach auflen bewegt.

Seltene kosmische Ereignisse

Supernovae sind seltene Ereignisse. In
unserer eigenen Galaxie sind in den letz-
ten 1000 Jahren nur drei verbiirgt. Die
hellste bemerkten chinesische Beobach-
ter im Jahre 1054; sie erzeugte den ex-
pandierenden Gasnebel, den wir heute
unter dem Namen Krebsnebel kennen.

Ko6nnte man solche Ereignisse nur in
unserer unmittelbaren Umgebung beob-
achten, so wiirde nur wenig iiber Super-
novae bekannt sein. Da sie jedoch sehr
leuchtkriftig sind, kann man sie sogar in
entfernten Galaxien wahrnehmen, und
heute entdecken die Astronomen mehr
als zehn Supernovae pro Jahr.

Die erste systematische Suche nach
entfernten Supernovae begann Fritz
Zwicky in den dreiBiger Jahren am Cali-
fornia Institute of Technology. Etwa die
Hilfte aller Supernovae, die Zwicky un-
tersuchte, paBte in ein vollig liberein-
stimmendes Schema: Die Leuchtkraft
nahm ungefidhr drei Wochen lang stetig
zu, um dann in einem Zeitraum von etwa
sechs Wochen nach und nach wieder ab-
zunehmen.

Zwicky bezeichnete die Explosionen
dieser Gruppe als Typ 1. Die restlichen
Supernovae unterschieden sich stdrker
voneinander; Zwicky teilte sie in vier
Typen ein. Heute faBt man sie allerdings
alle zum Typ II zusammen. Man glaubt,
daB die Ursachen einer Supernova vom
Typ I oder Typ II vollig verschieden sind.
Hier werden wir uns in erster Linie mit
dem Typ II beschiftigen.

Grundlage fiir die Theorie der Super-
nova-Explosionen sind die Arbeiten von
Fred Hoyle (Universitdt von Cambridge).
Die Theorie haben dann — in einer 1957
veroffentlichten Arbeit — E. Margaret
Burbidge, Geoffrey R. Burbidge und
William A. Fowler, die alle am Califor-
nia Institute of Technology (Caltech) ar-
beiteten, und Hoyle weiterentwickelt.
Sie entwarfen ein Modell, bei dem der
Kern eines massereichen Sterns am Ende
seiner Entwicklung durch seine eigene
Gravitationskraft kollabiert. Die beim
Kollaps freigesetzte Energie bringt den
groBten Teil der Sternmasse zur Expan-
sion; dabei verteilen sich die im Laufe
der Entwicklung gebildeten chemischen
Elemente im interstellaren Raum. Der
kollabierte Kern bildet einen dichten
Uberrest, in vielen Fillen einen Neutro-
nenstern.

Eine Supernova ist das ungewohnliche
und spektakuldre Ergebnis der Abfolge
von Kernfusions-Reaktionen, welche die
Lebensgeschichte eines Sterns bestim-
men. Die Wirme, die bei den Fusionsre-
aktionen frei wird, erzeugt Druck, der
gegen die Gravitationskraft arbeitet, die
andernfalls den Stern in sich zusammen-
fallen lassen wiirde.

Die Verschmelzung von vier Wasser-
stoffkernen zu einem Heliumkern bildet
die erste Folge von Fusionsreaktionen.
Dieser ProzeB ist energetisch begiinstigt,
denn die Masse des Heliumkerns ist ge-
ringfiigig kleiner als die vereinigte Masse
der vier Wasserstoffkerne ; das Energie-
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StoBwelle

Bild 1: Kollaps und Riickprall sind die auslésenden Mechanismen einer
Supernova-Explosion. Hier ist das Zentrum eines massereichen Sterns
dargestellt, wie es durch die Phase der maximalen Verdichtung geht,
wenn im Zentrum die groBte Dichte erreicht wird. Jede Linie stellt eine
Massenschale dar, deren Anderung des radialen Abstands fiir eine Zeit
von zwolf Millisekunden verfolgt wurde. Die eingeschlossene Masse (die
Gesamtmasse unterhalb einer Linie) iindert sich nicht, wenn die Schalen
kontrahieren oder expandieren. Am Anfang besteht der Kern aus Eisen,
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aber die extreme Kompression wandelt die Materie innerhalb eines Ra-
dius von wenigen Kilometern in Kernmaterie um — in das Material, aus
dem die Atomkerne bestehen. Diese Region umgibt eine Schale, die aus
verschiedenen schweren Atomkernen einschlieflich Eisen besteht. Wiih-
rend der maximalen Verdichtung stoppt die Kontraktion schlagartig und
erzeugt eine Stofiwelle (blaue Linie), die mit 30 000 Kilometern pro
Sekunde nach auBen liuft. Im Kielwasser dieser StoBfront werden die
Atomkerne in einzelne Nukleonen (Protonen und Neutronen) gespalten.
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dquivalent dieses Massendefekts wird als
Wirme freigesetzt.

Dieser Vorgang spielt sich so lange im
Kern eines Sterns ab, bis der Wasserstoff
dort verbraucht ist. Dann beginnt der
Kern zu kontrahieren, da die Gravita-
tionsanziehung nun nicht ldnger durch
die Energieerzeugung kompensiert wird;
in der Folge werden das Zentralgebiet
und das umgebende Material aufgeheizt.

Nun kann die Wasserstoff-Fusion in
den kernnahen Schichten beginnen.
Wihrenddessen wird der Kern heifl ge-
nug, um weitere Fusionsreaktionen zu
ziinden: die Fusion von Helium zu Koh-
lenstoff, von Kohlenstoff zu Sauerstoff,
Neon und schlieBlich zu Silicium (Bild
2). In jeder dieser Reaktionen wird wie-
der Energie freigesetzt.

Ein letzter Fusionszyklus vereinigt
schlieBlich Siliciumkerne zu Eisen, ins-
besondere zu dem héufig vorkommen-
den Isotop Eisen-56, das aus 26 Proto-
nen und 30 Neutronen besteht. Das Ei-
sen ist das Endprodukt jeder spontanen
Fusion. Der Eisen-56-Kern ist von allen
Kernen am stdrksten gebunden, jede
weitere Fusion wiirde daher Energie ver-
brauchen, statt welche freizusetzen.

In dieser Phase seiner Entwicklung hat
der Stern eine Zwiebelschalen-Struktur
(Bild 3). Eine Schale aus Silicium und
Schwefel umgibt einen Kern aus Eisen
und anderen schweren Elementen; dar-
iiber sind Schalen aus Sauerstoff, Koh-
lenstoff und Helium. Die duB3erste Hiille
besteht groBtenteils aus Wasserstoff.

Weille Zwerge
und die Chandrasekhar-Grenze

Allerdings durchlaufen nur die masse-
reichsten Sterne den ganzen Entwick-
lungsweg bis hin zum Eisenkern. Ein
Stern von einer Sonnenmasse gelangt
nur bis zum Heliumbrennen, und die
massedrmsten Sterne durchlaufen nur
die Phase des Wasserstoffbrennens.

Ein massereicher Stern verbraucht au-
Berdem seinen Energievorrat friiher, ob-
wohl er am Anfang mehr davon hat;
denn Druck und Temperatur in seinem
Innern sind groBer, und demnach wird
auch der Kernbrennstoff schneller ver-
braucht. Wiahrend die Sonne etwa eine
Lebensdauer von zehn Milliarden Jahren
erreicht, durchlduft ein Stern, der zehn-
mal massereicher ist, seine Entwicklung
tausendmal schneller. Unabhingig von
der Dauer wird schlieSlich der gesamte
nukleare Brennstoff im Kern verbraucht.
Zu diesem Zeitpunkt endet die War-
meerzeugung im Kern, und der Stern
muB kontrahieren.

Wenn die Fusion in einem massear-
men Stern zu Ende geht, beginnt er lang-
sam zu schrumpfen und wird ein WeiBer
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Bild 2: Die Entwicklung eines massereichen
Sterns ist ein ProzeB, der stetig zu hoheren
Temperaturen und Dichten im Zentrum fort-
schreitet. Wihrend des groBten Teils des Le-
bens eines Sterns ist die Fusion von Wasserstoff
zu Helium die Hauptenergiequelle. Wenn der
Wasserstoff im Zentrum aufgebraucht ist, kon-
trahiert der Kern, wodurch er geniigend aufge-
heizt wird, um die Fusion von Helium zu Koh-
lenstoff zu ziinden. Dieser Zyklus wiederholt
sich mit stetig zunehmender Geschwindigkeit

Zwerg: ein ausgebrannter Stern, der nur
noch schwach glitht. Als Einzelstern
kann ein WeiBler Zwerg auf unbestimmte
Zeit in diesem Zustand bleiben, wihrend
er auskiihlt, sich aber sonst nicht verin-
dert. Was hindert diesen Stern an der
Kontraktion? Die Antwort hat vor mehr
als 50 Jahren Subrahmanyan Chandra-
sekhar (Universitdt Chicago) gegeben.

Vereinfacht gesagt, erreicht man bei
der Kompression normaler Materie gro-
Bere Dichten, indem man die Leerrdume
zwischen den Atomen ,,herausquetscht®.
Im Kern eines Weien Zwergs hat dieser
ProzeB seine Grenze erreicht: Die Elek-
tronen sind eng zusammengepreft. In
diesem Zustand leisten die Elektronen
einen grofen Widerstand gegen jede
weitere Kompression.

Chandrasekhar zeigte, daB es eine
Grenze gibt, bis zu der die gegenseitige
AbstoBung der Elektronen dem Druck
widerstehen kann. Wenn ein Stern kon-
trahiert, so nimmt die Graviationskraft
zu, aber ebenso die Energie der Elektro-
nen und damit der Gegendruck. Ist die
Kontraktion sehr groB, dann verhalten
sich sowohl die Gravitationsenergie als
auch die Elektronenergie umgekehrt
proportional zum Sternradius. Es hangt
von der Masse des Sterns ab, ob es einen
Radius gibt, bei dem die beiden gegen-

beim Kohlenstoff-, Neon-, Sauerstoff- und Sili-
ciumbrennen. Die Endphase der Silicium-Fu-
sion ergibt einen Eisenkern, aus dem keine wei-
tere Energie durch Kernreaktionen gewonnen
werden kann. Von nun an kann der Eisenkern
dem Gravitationskollaps nicht widerstehen, es
folgt eine Supernova-Explosion. Die gezeigte
Abfolge gilt fiir einen Stern von 25 Sonnenmas-
sen. Alle Daten dieser Darstellung und der in
Bild 3 beruhen auf Rechnungen von Thomas
A. Weaver (Lawrence Livermore Laboratory).

einander arbeitenden Krifte im Gleich-
gewicht sind. Ein Gleichgewicht ist nur
moglich, wenn die Masse unterhalb einer
kritischen Grenze liegt, die man heute
Chandrasekhar-Grenzmasse nennt.
Wenn die Masse iiber der Chandrasek-
har-Grenze liegt, kollabiert der Stern.

Der Wert der Chandrasekhar-Grenze
hidngt vom Verhiltnis der Anzahl von
Elektronen und Nukleonen ab (Proto-
nen und Neutronen werden hier zusam-
men betrachtet): Je groBer der Anteil
der Elektronen ist, desto grofer ist auch
der Elektronendruck, und um so hoher
liegt die Chandrasekhar-Grenze.

Fiir massearme Sterne, in denen die
Fusionsreaktionen beim Kohlenstoff auf-
horen, betrdgt das Verhéltnis etwa 1/2,
und die Grenzmasse liegt bei 1,44 Son-
nenmassen. Dies ist die groBte mogliche
Masse fiir einen stabilen Weilen Zwerg.

Ein Weiler Zwerg unterhalb der
Chandrasekhar-Grenze kann fiir unbe-
schriankte Zeit stabil bleiben; dennoch
konnen gerade diese Sterne mdglicher-
weise eine Supernova vom Typ I verur-
sachen. Wie kann man das verstehen?
Der Schliissel fiir die Erkldrung ist, da
Weile Zwerge, die als Supernova Typ I
explodieren, wahrscheinlich keine Ein-
zelsterne, sondern eine Komponente in
einem Doppelsternsystem sind.
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Eine gingige Hypothese besagt, daB
Materie des Begleiters durch das starke
Gravitationsfeld des Weilen Zwergs an-
gezogen wird und spiralférmig auf des-
sen Oberflidche fillt; dadurch vergroBert
sich auch die Masse des Kohlenstoff-
Sauerstoff-Kerns. SchlieBlich wird der
Kohlenstoff im Zentrum geziindet und
fusioniert in einer Explosionswelle, die
nach auBen lduft und den Stern zerreift.

Die Idee, daB explosives Kohlenstoff-
brennen eine Supernova vom Typ I aus-
16st, haben 1960 Hoyle und Fowler vor-
geschlagen. Seitdem haben viele Astro-
physiker detaillierte Modelle entwickelt,
vor allem Icko Iben jr. und seine Mitar-
beiter an der Universitdt von Illinois in
Urbana-Champaign. Neuere Rechnun-
gen von Ken’ichi Nomoto und seinen
Mitarbeitern von der Universitdt Tokio
lassen vermuten, daf das Kohlenstoff-
brennen nicht explosiv verlauft. Die
Welle der Fusionsreaktionen pflanzt sich
wie das Brennen einer Ziindschnur fort
und nicht wie die Explosion eines Feuer-
werkskorpers; es ist eher eine schnelle
Verbrennung als eine Detonation,

Obwohl die Verbrennung nicht so hef-
tig ist wie einc Detonation, bewirkt sie
doch die vollstindige Zerstorung des
WeiBen Zwergs. Die urspriingliche Bin-
dungsenergie, die den Stern zusammen-
hilt, betrigt etwa 10* Joule. Die Ener-
gie, die bei der Verbrennung freigesetzt
wird, ist zwanzigmal gréBer (2 x 10%
Joule) und damit groB genug, um die Ex-
pansionsgeschwindigkeit der Supernova-
hiillen von 20 000 Kilometern pro Se-
kunde zu erkldren.

Im Laufe der Verbrennung erzeugen
die nuklearen Reaktionen etwa eine
Sonnenmasse radioaktives Nickel-56,
das dann im Zeitraum von Tagen bezie-
hungsweise Monaten in Kobalt-56 und
schlieBlich in Eisen-56 zerfillt. Die pro
Zeiteinheit freigesetzte Energie reicht
gerade aus, um den langsamen Abfall
der Lichtkurven der Supernovae vom
Typ I zu erkldren.

Massereiche Sterne
und Supernovae

Die Supernovae vom Typ II, mit denen
wir uns vor allem beschiftigen wollen,
stammen von sehr viel massereicheren
Sternen ab. Die untere Grenze vermutet
man bel etwa acht Sonnenmassen.
Betrachtet man die Entwicklungsge-
schichte einer Typ-II-Supernova, so be-
ginnt man am besten mit dem Augen-
blick, in dem zum ersten Mal im Zen-
trum die Fusion von Silicium zu Eisen
moglich wird. Zu diesem Zeitpunkt ist
der Stern bereits durch die Phasen des
Wasserstoff-, Helium-, Neon-, Kohlen-
stoff- und Sauerstoffbrenncns gegangen
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Bild 3: Eine Zwiebelschalenstruktur charakte-
risiert einen massereichen Stern am Ende seiner
Entwicklung kurz vor dem Gravitationskollaps.
Der Eisenkern ist in Mantelzonen aus Siliciom,
Schwefel, Sauerstoff, Neon, Kohlenstoff und
Helium eingebettet, die ihrerseits eine umgibt,

und besitzt die Zwiebelschalenstruktur,
die wir beschrieben haben. Der Stern hat
viele Millionen Jahre benétigt, um die-
sen Zustand zu erreichen. Die folgenden
Ereignisse laufen viel schneller ab.

Wenn die letzte Fusionsreaktion be-
ginnt, entwickelt sich im Innern des
Sterns ein Kern aus Eisen und einigen
verwandten Elementen, umgeben von
einer Schale aus Silicium. Die Fusion
dauert in der Grenzfliche zwischen dem
Eisenkern und der Siliciumschale an, so
daB die Masse des Kerns stetig vergro-
Bert wird.

Innerhalb des Kerns gibt es jedoch
keine Energieerzeugung mehr durch nu-
kleare Reaktionen: Der Zentralbereich
ist eine unentziindbare Kugel unter ho-
hem Druck. Diese Region ist also in der
gleichen miBlichen Lage wie ein WeiBer
Zwerg: Sie kann der weiteren Kontrak-
tion nur durch den Elektronendruck wi-
derstehen, und der reicht nur unterhalb
der Chandrasekhar-Grenze aus.

Wenn die Fusion der Siliciumkerne
erst einmal begonnen hat, so lauft diese
Reaktion mit hoher Geschwindigkeit ab,
und die Masse des Kerns wichst inner-
halb eines Tages bis an die Chandra-
sekhar-Grenze. Wir erwdhnten bereits,
daB die Chandrasekhar-Masse fiir einen
WeiBen Zwerg 1,44 Sonnenmassen be-

die griBtenteils aus verdiinntem Wasserstoff
zusammegesetzt ist. Temperatur und Dichte
sinken im Mantel stetig nach auBen hin und fal-
len dann in der Hiille plotzlich ab. Die Fusion
im Zentrum ist beendet, sie findet aber noch in
den Grenzschichten zwischen den Schalen statt.

trdgt; fiir den Eisenkern eines masserei-
chen Sterns ist dieser Wert etwas anders,
aber er liegt wahrscheinlich im Bereich
zwischen 1,2 und 1,5 Sonnenmassen.

Wenn die Chandrasekhar-Grenze er-
reicht ist, nimmt das Entwicklungstempo
weiter zu. Der Kern, der innerhalb eines
Tages gebildet wurde, kollabiert in weni-
ger als einer Sekunde (Bild 4). Die Un-
tersuchung dieses Prozesses ist so
schwierig, daB die Theorie auf Unter-
stiitzung durch Computer-Simulationen
angewiesen ist. Zahlreiche Wissenschaft-
ler haben Computerprogramme fiir die
Sternentwicklung geschrieben, unter an-
deren W. David Arnett von der Univer-
sitdt von Chicago, eine Gruppe um Tho-
mas A. Weaver am amerikanischen Law-
rence Livermore National Laboratory
und Stanford Woosley von der Universi-
tdt von Kalifornien in Santa Cruz. Sie
entwickeln* sozusagen die Sterne; wir
und andere theoretische Physiker benut-
zen ihre Berechnungen.

Die Simulationsrechnungen liefern
uns einen Querschnitt des Prasupernova-
kerns mit der chemischen Zusammenset-
zung, der Dichte und der Temperatur als
Funktionen des Radius. Die nachfolgen-
de Analyse stiitzt sich auf die Anwen-
dung bekannter Gesetze der Thermody-
namik — derselben Gesetze, die auch

57



irdische Phinomene beschreiben wie die
Funktion einer Warmekraftmaschine oder
die Zirkulation der Erdatmosphire.

Die Anfangsphase
der Implosion

Es ist interessant, die Anfangsphase
der Implosion des Kerns genauer zu be-
trachten. Das erste bemerkenswerte Er-
eignis ist, daB die Kompression die Tem-
peratur des Kerns erhoht, ohne daB3 da-
durch der Druck erh6ht und der Kollaps
verlangsamt wiirde, was man eigentlich
erwarten sollte. Die Temperaturerho-
hung hat den gegenteiligen Effekt.

Zwei Faktoren bestimmen den Druck:
die Anzahl der Teilchen eines Systems
und deren mittlere Energie. Im Zentrum
eines Sterns tragen sowohl die Atomker-
ne als auch die Elektronen zum Druck
bei, jedoch ist der Beitrag der Elektro-
nen sehr viel groBer. Wird das Sterninne-
re aufgeheizt, so wird ein kleiner Teil der
Eisenkerne in kleinere Atomkerne auf-
gebrochen, und damit erhoht sich die
Zahl der nuklearen Teilchen und deren
Beitrag zum Gesamtdruck.

Gleichzeitig verbraucht aber auch die
Dissoziation der Kerne Energie; da
Energie frei wird, wenn sich ein Eisen-
kern bildet, muB} die gleiche Energie wie-
der aufgebracht werden, um ihn in Teile
zu spalten. Die notige Energie liefern die
Elektronen; damit sinkt ihr Beitrag zum
Druck. Die Abnahme des Elektronen-
drucks ist weitaus wichtiger als die Zu-
nahme des Nukleonendrucks. Im Ender-
gebnis wird der Kollaps beschleunigt.

Man konnte glauben, daf die Implo-
sion eines Sterns ein chaotischer Prozef3
ist — tatsdchlich verlauft sie jedoch sehr
geordnet. Die gesamte Entwicklung ei-
nes Sterns ist tatsdchlich ein stetiger
Ubergang von Zustinden niedriger zu
groBerer Ordnung: von hoherer zu nied-
rigerer Entropie. Es ist leicht einzuse-
hen, warum das so ist. In einem Stern aus
reinem Wasserstoff kann sich jedes Nu-
kleon auf einer Bahn bewegen, wie es
will, aber in einem Eisen-56-Kern sind
immer 56 Nukleonen gebunden, die sich
im Gleichtakt bewegen miissen.

Anfangs betrégt die Entropie pro Nu-
kleon, ausgedriickt in Einheiten der
Boltzmannkonstante, etwa 15; im Pra-
supernovazentrum ist sie kleiner als 1.
Die Entropiedifferenz ist im Laufe der
Entwicklung des Sterns durch die elek-
tromagnetische Strahlung und gegen En-
de der Entwicklung durch Neutrinos
fortgetragen worden.

Die niedrige Entropie des Zentrums
bleibt wihrend des Kollapses erhalten.
Die Kernreaktionen dndern unablissig
die Zusammensetzung der vorhandenen
Atomkerne, so daB man meinen kdnnte,
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daB sich die Entropie vergrofert; die
Reaktionen laufen aber so schnell ab,
daB der Gleichgewichtszustand erhalten
bleibt. Der Kollaps dauert zwar nur Mil-
lisekunden, die Zeitskalen fiir die Kern-
reaktionen sind aber mit einer typischen
Dauer von 10~'° bis 10~2 Sekunden we-
sentlich kiirzer, so daf3 jede Abweichung
vom Gleichgewicht korrigiert wird.

Von einem anderen Effekt glaubte
man zeitweilig, daB er die Entropie erho-
hen konnte; inzwischen erscheint es
wahrscheinlich, daB er die Entropie so-
gar etwas erniedrigt. Die groBe Dichte
im kollabierenden Zentrum begiinstigt
Reaktionen, die man als Elektronenein-
fang bezeichnet. Bei diesem ProzeB ver-
einigen sich ein Proton und ein Elektron
zu einem Neutron und einem Neutrino.
Das Neutrino verldBt den Stern und tragt
sowohl Energie als auch Entropie davon
und kiihlt dadurch das Zentrum — &hn-
lich wie Verdampfung von Feuchtigkeit
einen Korper kiihlt. Dieser Prozef3 ent-
hilt jedoch einige Komplikationen, so
daf} die Auswirkung auf die Entropie un-
gewi} ist. In jedem Fall aber reduziert

. der Verlust an Elektronen den Elektro-

nendruck, und damit wird die Implosion
weiter beschleunigt.

Die erste Phase des Kollapses einer
Supernova ist beendet, wenn die Dichte
im Zentrum einen Wert von etwa 4 x
10'! Gramm pro Kubikzentimeter er-
reicht hat. Das ist keineswegs die maxi-
mal erreichbare Dichte, denn das Zen-
trum kollabiert weiter, aber sie markiert
eine kritische Anderung in den physika-
lischen Eigenschaften: Bei dieser Dichte
wird die Materie undurchsichtig fiir die
Neutrinos. Die Bedeutung dieser Ande-
rung haben zuerst T. J. Mazurek vom
Mission Research Laboratory in Santa
Barbara (Kalifornien) und Katsushiko
Sato von der Universitdt Tokio erkannt.

Elektroneneinfang und Neutrinos

Das Neutrino ist ein ,,unnahbares
Teilchen, das nur selten mit Materie rea-
giert. Die meisten Neutrinos durchdrin-
gen beispielweise die Erde, ohne ein ein-
ziges Mal mit einem anderen Teilchen
zusammenzustoBen. Wenn jedoch die
Dichte 400 Milliarden Gramm pro Ku-
bikzentimeter iibersteigt, sind die Mate-
rieteilchen so dicht gepackt, daB sogar
ein Neutrino gelegentlich auf eines trifft.

Die Folge ist, daB die vom kollabie-
renden Zentrum emittierten Neutrinos
dort wirkungsvoll eingefangen sind. Die-
ser EinschluB ist jedoch nicht von Dauer:
Nachdem das Neutrino mehrfach ge-
streut, absorbiert und reemittiert worden
ist, mufl es am Ende doch entkommen,
aber dieser ProzeB dauert ldnger als die
restliche Phase des Kollapses. Der effek-

tive Einschlu8 der Neutrinos bedeutet,
daB wihrend des Kollapses keine Ener-
gie aus dem Zentrum entkommen kann.

Der ProzeB des Elektroneneinfangs
wihrend der Friihphase des Kollapses
verringert nicht nur den Elektronen-
druck, sondern auch das Verhiltnis der
Elektronen zu den Nukleonen, der ent-
scheidenden GroBe fiir die Chandra-
sekhar-Masse. Im Zentrum einer typischen
Présupernova liegt dieses Verhaltnis zwi-
schen 0,42 und 0,46; zum Zeitpunkt des
Neutrino-Einschlusses ist es auf 0,39
gefallen. Dieses niedrigere Verhiltnis
ergibt eine Grenzmasse von 0,88 Sonnen-
massen, also betriachtlich weniger als der
urspriingliche Wert zwischen 1,2 und 1,5.

Von diesem Zeitpunkt an dndert sich
auch die Bedeutung der Chandrasekhar-
Masse fiir die Untersuchung der Super-
nova. Am Anfang war sie die grote Mas-
se, die durch den Elektronendruck stabi-
lisiert werden konnte; jetzt ist sie die
groBite Masse, die als Einheit kollabieren
kann. Alle Gebiete innerhalb dieses Teils
des Zentrums kdnnen nun durch Schall-
wellen und Druckwellen miteinander in
Verbindung treten, so daB jede Stérung
der Dichte sofort ausgeglichen werden
kann. Die Folge ist, da} der innere Teil
des Zentrums homolog — in einem Stiick
— kollabiert und dabei seine Gestalt be-
wahrt.

Die Theorie des homologen Kollapses
haben Peter Goldreich und Steven Weber
vom Caltech entwickelt und Amos Yahil
und James M. Lattimer von der State
University of New York in Stony Brook
weiter ausgearbeitet. Die StoBwelle, wel-
che die duBeren Schichten des Sterns her-
ausschleudert, entsteht an der Grenze des
homologen Kerns (Bild 5). Bevor wir die
Griinde fiir diesen Prozef erldutern kon-
nen, miissen wir noch die weiteren Ereig-
nisse im Zentrum selbst verfolgen.

Chandrasekhars Arbeit zeigte, daB der
Elektronendruck das Zentrum eines mas-
sereichen Sterns nicht vor dem Kollaps
bewahren kann. Die einzige weitere
Hoffnung, die Kontraktion aufzuhalten,
besteht in der Widerstandsfahigkeit der
Nukleonen gegen Kompression.

Im Zentrum des Prasupernova-Sterns
ist der Nukleonendruck ein vernachlis-
sigbarer Bruchteil des Elektronendrucks.
Sogar bei einer Dichte von 4 x 10"
Gramm pro Kubikzentimeter — wenn der
Neutrino-EinschluB beginnt — ist der Nu-
kleonendruck unbedeutend.

Der Grund dafiir ist die niedrige
Entropie des Systems. Bei jeder vorgege-
benen Temperatur ist der Druck propor-
tional zur Anzahl der Teilchen pro Ein-
heitsvolumen, unabhéngig von der Grof3e
der einzelnen Teilchen. Ein Eisenkern
mit 56 Nukleonen leistet den gleichen
Beitrag zum Gesamtdruck wie ein einzel-
nes Proton.
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Wiirden die Kerne im Sterninneren
aufgebrochen, so konnte ihr Druck aus-
reichen, die Kontraktion anzuhalten. Die
Spaltung der Atomkerne ist jedoch nicht
moglich, da die Entropie im Sternzen-
trum zu klein ist. Ein Supernovazentrum,
das aus Protonen und Neutronen be-
steht, die sich unabhéngig voneinander
bewegen, hitte eine Entropie pro Nukle-
on von fiinf bis acht, wahrend die tat-
sdchliche Entropie kleiner als eins ist.

Diese Situation dndert sich zunéchst
nicht, und der Kollaps wird auch nicht
aufgehalten, bis die Dichte im Zentrum
einen Wert von 2,7 x 10 Gramm pro
Kubikzentimeter erreicht hat. Das ist die
Dichte, wie man sie auch innerhalb gro-
Ber Atomkerne findet, und tatsdchlich
bilden die Nukleonen im Sternzentrum
einen einzigen riesigen Atomkern. Ein
Teeloffel dieser Materie enthélt etwa die
gleiche Masse wie alle Gebidude von
Manhattan zusammengenommen.

Kernmaterie ist auBerordentlich in-
kompressibel. Hat der zentrale Teil des
Sterns schlieBlich die Dichte von Kern-
materie erreicht, so gibt es einen gewalti-
gen Widerstand gegen jede weitere
Kompression. Dieser Widerstand ist
Hauptquellle fiir die StoBwellen
(Schockwellen), die den stellaren Kol-
laps in eine spektakuldre Explosion um-
wandeln (Bild 6).

Der homologe Kollaps

Innerhalb des homolog kollabierenden
Teils des Zentrums ist die Geschwindig-
keit der einfallenden Materie proportio-
nal zum Abstand vom Mittelpunkt. (Ge-
nau diese Eigenschaft ist es, die den
Kollaps homolog macht.) Andererseits
nimmt die Dichte mit wachsender Ent-
fernung vom Zentrum ab, und ebenso
verhilt sich die Schallgeschwindigkeit.

Der Radius, bei dem die Schallge-
schwindigkeit der Einfallsgeschwindig-
keit gleich ist, nennt man den Schall-
punkt; er markiert die duBlere Grenze
des homologen Kerns (Bild 5). Eine Sto-
rung innerhalb dieses Kerns iibt keinen
Einflul auBerhalb dieses Radius aus. Im
Schallpunkt laufen Wellen mit Schallge-
schwindigkeit auswirts, wenn man sie in
einem Koordinatensystem miBt, das sich
mit der einfallenden Materie bewegt.
Die Materie bewegt sich aber mit der
gleichen Geschwindigkeit einwirts, so
daB die Wellen relativ zum Mittelpunkt
des Sternes stillstehen.

Wenn nun das Zentrum nukleare
Dichten erreicht, kommt dort der Kol-
laps schlagartig zum Stillstand. Dadurch
werden Schallwellen erzeugt, die durch
das Zentrum auswirts laufen wie die Vi-
brationen in einem Hammerstiel nach ei-
nem Schlag auf einen AmboB. Die Wel-
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Bild 4: Der Kollaps des stellaren Kerns beginnt, wenn die Masse des Ei-
sens die Chandrasekhar-Grenze iiberschreitet, die zwischen 1,2 und 1,5
Sonnenmassen liegt. Zu diesem Zeitpunkt kann der Elektronendruck die
Gravitationskontraktion nicht Linger aufhalten. Schon am Anfang des
Kollapses (1) beschleunigt der Elektroneneinfang die Einwirtsbewegung;
dabei werden ein Proton und ein Elektron in ein Neutron und ein Neutri-
no umgewandelt. Die Abnahme der Elektronen verringert den Elektro-
nendruck und damit die Chandrasekhar-Grenze. Wenn die Dichte
4 X 10"! Gramm pro Kubikzentimeter erreicht (2), wird die Materie fiir
die Neutrinos undurchlissig; sie werden im Kern eingeschlossen. Zu die-
sem Zeitpunkt betrigt die Chandrasekhar-Grenze weniger als eine Son-
nenmasse. IThre Bedeutung hat sich in der Zwischenzeit verindert: Sie ist
jetzt die groBte Masse, die homolog (als Einheit) kollabieren kann. Beim
Ende des Kollapses (3) ist der zentrale Teil des homologen Kerns in nu-
kleare Materie umgewandelt. Die Kernmaterie ist unter ihre Gleichge-
wichtsdichte komprimiert worden und schwingt dann zuriick, wobei sie
eine miichtige StoBwelle erzeugt. Wiihrend die StoBwelle durch den dufle-
ren Kern liuft, verdampfen die Eisenkerne und bilden ein Nukleonengas.
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Bild 5: Der Schallpunkt markiert die Grenze
des homologen Kerns eines massereichen
Sterns. Er gehort zu dem Radius, bei dem die
Schallgeschwindigkeit der Geschwindigkeit der
einfallenden Materie gleich ist. Eine Schallwelle
im Schallpunkt bewegt sich mit Schallgeschwin-
digkeit nach aufien, relativ zu dem Material,

len kommen bei ihrem Lauf durch den
homologen Kern immer langsamer vor-
an, weil die lokale Schallgeschwindigkeit
nach auBen hin abnimmt und sie gegen
einen Strom von Materie mit stindig zu-
nehmender Einfallsgeschwindigkeit an-
laufen miissen. Am Schallpunkt werden
sie dann endgiiltig gestoppt.

Wihrenddessen fillt weiteres Material
auf die harte Kugel aus Kernmaterial im
Zentrum, so daBl weitere Wellen entste-
hen. Fiir den Bruchteil einer Millisekun-
de iiberlagern sich diese Wellen im
Schallpunkt und erzeugen dort hohen
Druck. Diese Druckspitze verlangsamt
die Materie, die durch den Schallpunkt
einfillt, und erzeugt eine Unstetigkeit in
der Geschwindigkeitsverteilung, die ih-
rerseits eine StoBwelle bildet.

An der Oberfliche der harten Kugel
im Zentrum des Sterns wird die einfal-
lende Materie rasch, aber nicht augen-
blicklich, gebremst. Die Kompressibilitat
der nuklearen Materie ist zwar sehr ge-
ring, aber nicht null, und deshalb setzt
sich der Kollaps durch Impulsiibertrag
iiber die Gleichgewichtslage hinaus fort;
die Dichte erreicht so im Zentrum groBe-
re Werte als in einem Atomkern (Bild 1).

Man bezeichnet diesen Zustand auch
als den Moment der ,,maximalen Ver-
dichtung* (englisch maximum scrunch).
Die meisten Computersimulationen er-
geben, daB die maximale Dichte etwa 50
Prozent groBer ist als die Dichte in einem
Atomkern. Nach der maximalen Ver-
dichtung schwingt die Kugel aus Atom-
kernen zuriick wie ein eingedriickter
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in dem sie sich ausbreitet; da aber die einfallen-
de Materie die gleiche Geschwindigkeit hat,
steht die Welle relativ zum Sternzentrum still.
Daraus folgt, daB eine Storung innerhalb des
Kerns nicht nach aulen gelangen kann. Die
Darstellung beruht auf Berechnungen von W.
David Arnett von der Universitit Chicago.

Gummiball. Dieser ,,Riickprall* erzeugt
noch mehr Schallwellen, die sich mit der
StoBfront im Schallpunkt vereinigen.

Eine StoBwelle unterscheidet sich von
einer Schallwelle in zweifacher Hinsicht.
Erstens verursacht eine Schallwelle kei-
ne dauerhafte Verdnderung in ihrem
Ausbreitungsmedium: Wenn die Welle
durchgelaufen ist, kehrt die Materie in
ihren urspriinglichen Zustand zuriick.
Der Durchgang einer StoBwelle kann je-
doch groBe Anderungen der Dichte, des
Drucks und der Entropie ausldsen.

Zweitens bewegt sich eine Schallwelle
definitionsgemaB mit Schallgeschwindig-
keit. Eine StoBwelle bewegt sich schnel-
ler, und zwar mit einer Geschwindigkeit,
die von der Energie der Welle abhiingt.
Wenn sich schlieBlich die Druckunstetig-
keit im Schallpunkt zu einer StoBwelle
aufgebaut hat, ist sie nicht langer durch
die einfallende Materie an diesen Ort ge-
bunden. Die Welle kann nun auswirts in
die dariiberliegenden Schichten des
Sterns laufen. Die Computerrechnungen
haben ergeben, daB ihre Geschwindig-
keit sehr hoch ist — zwischen 30 000 und
50 000 Kilometer pro Sekunde.

Bis zu diesem Zeitpunkt der Superno-
va-Entwicklung stimmen die Berechnun-
gen im wesentlichen iiberein. Was aber
danach geschieht, ist noch nicht ganz
klar. Wir favorisieren das einfachste Sze-
narium ; hier lauft die StoBwelle nach au-
Ben, erreicht die Oberfliche des Eisen-
kerns in Sekundenbruchteilen und
pflanzt sich durch die zwiebelschalenarti-
gen Schichten des Sterns fort.

Nach einigen Tagen erreicht sie die
Oberfliche des Sterns und bricht in einer
gewaltigen Explosion hervor. Die ge-
samte Materie oberhalb eines bestimm-
ten Radius — dem Spaltungspunkt —
wird herausgeschleudert. Unterhalb des
Spaltungspunktes sammelt sie sich in ei-
nem Neutronenstern.

Aber leider zeigen Berechnungen mit
Prasupernova-Modellen von Weaver
und Woosley aus dem Jahre 1974, daB
das Schicksal einer StoBwelle vielleicht
doch anders aussicht. Die StoBwelle
wandert bis zu einer Entfernung von 100
bis 200 Kilometern vom Zentrum nach
auBen, kommt dann zum Stillstand und
verharrt etwa an dieser Stelle, wahrend
weiterhin Materie durch sie hindurchfillt
(Bild 7). '

Der Hauptgrund fiir die Bremsung ist,
dafB} die StoBwelle die Atomkerne in ein-
zelne Nukleonen aufbricht. Obwohl die-
ser ProzeB die Zahl der Teilchen erhoht,
so daB man eine DruckerhShung erwar-
ten sollte, verbraucht er auch einen gro-
Ben Teil der Energie: Im Endergebnis
werden sowohl die Temperatur als auch
der Druck stark vermindert.

Die Fragmentation der Atomkerne
tragt auch noch in anderer Hinsicht zur
Energiedissipation bei: Es werden freie
Protonen erzeugt, die sofort Elektronen
einfangen. Die dabei entstehenden Neu-
trinos entkommen und tragen ihre Ener-
gie fort. Sie entweichen, weil die StoB-
welle Material erreicht hat, dessen Dich-
te unter dem kritischen Wert fiir den
Neutrino-EinschluB liegt.

Die Neutrinos, die hinter der StoBwel-
le gefangen waren, konnen nun auch ent-
kommen und tragen noch mehr Energie
davon. Wegen der vielen Gefahren, die
im Gebiet zwischen 100 und 200 Kilo-
metern auf die StoBwellen lauern, haben
wir dieses Gebiet als ,,Minenfeld* des
Sterns bezeichnet.

StoBwelle im
Minenfeld

Es wire sehr befriedigend, wenn man
sagen konnte, daB wir einen einzigen
Mechanismus gefunden hitten, der fiir
alle Supernovae vom Typ II erklart, wie
die StoBwelle dieses Minenfeld durch-
lauft. Wir konnen das aber nicht. Das
einzige, was wir anbieten konnen, ist ei-
ne Reihe von moéglichen Erkldrungen,
die jeweils auf Sterne in einem bestimm-
ten Massebereich passen.

Am besten beginnt man mit Sternen
zwischen 12 und 18 Sonnenmassen (Bild
7). Die neuesten Modelle von Weaver
und Woosley fiir Prasupernova-Kerne
weichen etwas von denjenigen ab, die sie
vor etwa einer Dekade berechnet haben.
Der Hauptunterschied besteht darin, da3
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der Eisenkern kleiner ist als angenom-
men, namlich etwa 1,35 Sonnenmassen.

Der homologe Kern, von dessen
Oberfliche die StoBwelle ausgeht, ent-
hilt 0,8 Sonnenmassen dieses Materials,
und 0,55 Sonnenmassen Eisen befinden
sich auBBerhalb des Schallpunktes. Da die
Spaltung der Eisenkerne die meiste
Energie verbraucht, kann die StoBwelle
leichter aus dem Kern entkommen, wenn
er weniger Eisen enthilt.

Jerry Cooperstein und Edward A.
Baron aus Stony Brook konnten — aus-
gehend von den Sternmodellen von
Weaver und Woosley — erfolgreich Su-
pernova-Explosionen auf dem Computer
simulieren. Die wichtigste Vorausset-
zung, die zuerst Sidney H. Kahana vom
Brookhaven National Laboratory er-
kannt hatte, besteht darin, daB der ho-
mologe Kern sehr stark komprimiert
werden muB, damit er kriftig genug zu-
riickschwingen kann, um eine starke
StoBwelle zu erzeugen.

Zwei Faktoren wirken bei den Simula-
tionen zusammen, um dieses Ergebnis zu
erreichen. Zunichst wendet man die All-
gemeine Relativititstheorie an Stelle der
Kraftfelder der Newtonschen Gravita-
tionstheorie an. AuBlerdem nimmt man
an, daB die nukleare Materie kompressi-
bler ist, als man bisher dachte.

Barons erste Resultate zeigten, daB
ein Stern von zwdlf Sonnenmassen ex-
plodieren wiirde, wenn die Kompressibi-
litdt der nuklearen Materie 1,5 mal gro-
Ber ist als der iibliche Wert. Dies scheint
sehr willkiirlich zu sein, aber dann unter-
suchte einer von uns (Brown) dieses Pro-
blem mit einer hochentwickelten Metho-
de der Theorie der Kernmaterie. Es
stellte sich heraus, daB die am wenigsten
widerspriichliche Interpretation der ex-
perimentellen Befunde eine Kompressi-
bilitdt ergibt, die dem 2,5fachen des
Standardwertes entspricht! Wir entdeck-
ten dann, daB bereits 1982 Andrew D,
Jackson, E. Krotscheck, D. E. Meltzer
und R. A. Smith mit einer anderen Me-
thode zum gleichen Ergebnis gekommen
waren, aber keiner erkannte die Bedeu-
tung ihrer Arbeit fiir das Supernova-Pro-
blem. Wir glauben, daB diese obere Ab-
schidtzung der Kompressibilitdt nuklea-
rer Materie ziemlich zuverldssig ist.

Der von Baron, Cooperstein und Ka-
hana beschriebene Mechanismus scheint
fiir Sterne bis 18 Sonnenmassen brauch-
bar zu sein. Jedoch bleibt bei noch massi-
veren Sternen sogar die in ihren Model-
len erzeugte gewaltige StoBwelle im Mi-
nenfeld hdngen. Ein Stern von 25 Son-
nenmassen hat etwa zwei Sonnenmassen
Eisen im Zentrum, daher mub} die StoB-
welle etwa 1,2 und nicht nur 0,55 Son-
nenmassen Eisen durchdringen. Die
StoBwelle enthilt nicht genug Energie,
um diese Eisenmasse zu dissoziieren.
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Eine mogliche Erklarung dafiir, was in
derart massiven Sternen ablaufen konn-
te, findet sich in den jiingsten Arbeiten
von James R. Wilson vom Lawrence Li-
vermore Laboratory, der ausgedehnte
numerische Simulationen von Superno-
va-Explosionen gemacht hat. Eine Zeit-
lang sah es so aus, als wenn die ganze
Materie des Sterns in das Zentrum fallen
muB, wenn die StoBwelle zu schwach ist;
dort bildet sich dann ein Schwarzes
Loch. Wilson entdeckte dann jedoch

1

auswarts

eine zusitzliche Mdoglichkeit fiir das
Schicksal des Sterns, als er einige seiner
Simulationen iiber eine lingere Zeit hin
laufen lieB.

Innerhalb des kollabierenden Stern-
zentrums bendtigt die StoBwelle nur un-
gefdhr zehn Millisekunden, um das -Mi-
nenfeld zu erreichen und zum Stillstand
zu kommen. Eine Simulation dieses Er-
eignisses dauert selbst auf den schnell-
sten Hochleistungscomputern minde-

stens eine Stunde Rechenzeit. Wilson
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Bild 6: StoBwellen konnen sich schneller aus-
breiten als der Schall; sie konnen daher die
Energie und den Impuls des Riickpralls hinter
den Schallpunkt transportieren. Unmittelbar
vor dem Riickprall (1) hat der innere Kernteil
die Dichte von nuklearer Materie erreicht und
kontrahiert nicht weiter, aber die dariiberlie-
genden Schichten fallen immer noch mit bis zu
90 000 Kilometern pro Sekunde auf den Kern
herab. Zwei Millisekunden spiter (2) ist der
Kemn weiter eingedriickt, aber zur gleichen Zeit
ist bereits ein groBer Teil der einfallenden Ma-

terie zuriickgeprallt und bildet eine StoBwelle
aus. Nach 20 Millisekunden (3) hat die StoB-
welle die Grenze des Kemns erreicht. Dieser
Mechanismus einer Supernova-Explosion, bei
dem die StoBwelle direkt durch den Kern zu
laufen vermag, kann offenbar auf Sterne zwi-
schen 12 und 18 Sonnenmassen angewendet
werden. Die hier gezeigten Geschwindigkeits-
profile hat Jerry Cooperstein von der State Uni-
versity of New York in Stony Brook berechnet.
Die Geschwindigkeiten sind in Einheiten von
Tausend Kilometer pro Sekunde angegeben.
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gab seinen Rechnungen etwa hundert-
mal mehr Zeit und simulierte eine volle
Sekunde im Leben einer Supernova. In
nahezu allen Fillen fand er, daB die
StoBwelle am Ende erneuert wurde.

Diese Wiederbelebung beruht auf der
Heizung durch die Neutrinos (Bild 8).
Wihrend der Kompression der Materie
auf nukleare Dichte ist der innere Kern
wegen des fortgesetzten Elektronenein-
fangs ein starker Neutrino-Emitter.
Adam S. Burrows und Lattimer aus Sto-
ny Brook sowie Mazurek haben gezeigt,
daB die Hilfte aller Elektronen in einer
halben Sekunde eingefangen wird. Die
dabei emittierten Neutrinos tragen etwa
die Halfte der beim Kollaps freiwerden-
den Gravitationsenergie davon; das ent-
spricht etwa 10* Joule.

Tief innerhalb des Kerns stoBen die
Neutrinos hdufig mit anderen Teilchen
zusammen. Tatsdchlich sind sie, wie wir
bereits erwdhnten, gefangen, und zwar in
dem Sinne, daB sie nicht in der Zeit ent-
kommen koénnen, die der homologe
Kern fiir den Kollaps bendtigt. SchlieB-
lich dringen sie jedoch nach oben vor
und erreichen Schichten niedrigerer
Dichte, wo sie sich frei bewegen kdnnen.

Am Ort der gebremsten StoBwelle
stoBt nur etwa ein Neutrino von 1000
mit einem anderen Teilchen zusammen,
aber dennoch iibertragen diese StoBe ei-
nen erheblichen Energiebetrag. Der
groBte Teil der Energie wird fiir die Dis-
soziation der Atomkerne in Nukleonen
verbraucht — den ProzeB, der die StoB-
welle in erster Linie aufhélt. Jetzt aber
heizt die Neutrino-Energie die Materie
und erhoht daher den Druck sehr stark.
Wir haben diese Phase, wihrend der die
StoBwelle angehalten und erneuert wird,
als ,,Erfrischungspause‘‘ bezeichnet.

Neutrino-Heizung

Die Neutrino-Heizung ist bei einem
Radius von 150 Kilometern am wir-
kungsvollsten, denn dort ist der Neutri-
no-EinschluB relativ wahrscheinlich und
die Temperatur nicht so grof, daB die
Materie selbst zum bedeutenden Neutri-
no-Emitter wird. Die Druckzunahme ist
bei diesem Radius nach etwa einer hal-
ben Sekunde gro genug, um den Einfall
der dariiberliegenden Materie anzuhal-
ten und sie wieder herauszuschleudern.
Damit liegt der Spaltungsradius bei 150
Kilometern. Die Materie innerhalb die-
ses Radius fillt in das Zentrum; die Ma-
terie auBerhalb, etwa 20 Sonnenmassen
oder mehr, wird ausgestoBen.

Die letzte Gruppe von Sternen, die wir
noch nidher betrachten miissen, ist dieje-
nige mit Sternen zwischen acht und elf
Sonnenmassen, den massearmsten Ster-
nen, die eine Supernova vom Typ II ver-
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ursachen konnen. Weaver und Woosley
haben 1980 vermutet, daB die Sterne
dieser Gruppe eine eigene Klasse bilden
konnten, bei denen der Supernova-Me-
chanismus vollig verschieden von dem
der massiveren Sterne ist.

Nach den Berechnungen von Nomoto
sowie Weaver und Woosley erreicht das
Zentrum dieser Sterne wahrend der Pri-
supernova-Entwicklung nicht die nétige
Temperatur, um Eisen zu bilden; statt
dessen endet die Fusion mit einer Mi-
schung der Elemente zwischen Sauer-
stoff und Silicium.

Die Energieerzeugung hért dann auf,
und da die Masse des Zentrums iiber der
Chandrasekhar-Grenze liegt, beginnt
der Kern zu kollabieren. Zwei Umstédnde
unterstiitzen moglicherweise den Vor-
marsch der beim Kollaps erzeugten
StoBwelle. Erstens raubt die Spaltung
von Sauerstoff- und Siliciumkernen der
StoBwelle weniger Energie als die Spal-
tung von Eisen. Zweitens fillt die Dichte

Kern-Fragmentation

auBlen im Stern an der Grenze zwischen
der Kohlenstoff- und der Heliumschale
abrupt ab (ungefihr um einen Faktor
von zehn Milliarden). Die StoBwelle hat
es natiirlich viel leichter bei der Durch-
dringung von Materie niedriger Dichte.

Fiir einen Stern von neun Sonnenmas-
sen findet Nomoto, daf3 das Zentrum der
Priasupernova aus Sauerstoff, Neon und
Magnesium besteht und 1,35 Sonnen-
massen hat. Nomoto und Wolfgang Hil-
lebrandt vom Max-Planck-Institut fiir
Physik und Astrophysik in Miinchen ha-
ben damit begonnen, die weitere Ent-
wicklung dieses Kerns zu untersuchen.
Sie finden, da die Explosion — unter-
stiitzt durch die Sauerstoff-Fusion — un-
gehindert durch den Kern hindurchliuft
und daB eine ziemlich groBe Energie-
menge freigesetzt wird.

Zwei kiirzlich unternommene Versu-
che, die Ergebnisse von Nomoto und
Hillebrandt zu reproduzieren, waren er-
folglos, so daB die Aussage ihres Modells
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Bild 7: Stofiwellen scheinen in Sternen von
mehr als 18 Sonnenmassen zum Stillstand zu
kommen. Viele Prozesse verbrauchen die Wel-
lenenergie. Der wichtigste ist die nukleare
Fragmentation: Die Energie der StoBwelle wird
durch Spaltung der Eisenkerne aufgebraucht,
wodurch die Temperatur und der Druck hinter
der Welle erniedrigt werden. Protonen, die
durch die Fragmentation freigesetzt wurden,
konnen auBlerdem Elektronen einfangen, wo-
durch der Druck weiter abgesenkt wird. Wenn

die Welle ein Gebiet mit einer Dichte unterhalb
von 10!! Gramm pro Kubikzentimeter erreicht
hat, triigt der Neutrinoverlust weitere Energie
fort. Als Endergebnis dieser Effekte kann
die Ausbreitungsgeschwindigkeit der StoBwelle
auf die Geschwindigkeit der einfallenden Mate-
rie reduziert werden; die Welle kommt dann
nicht weiter voran. Wegen der zahlreichen Ge-
fahren, denen die StoBwelle ausgesetzt ist,
bezeichnen die Autoren das Gebiet zwischen
100 und 200 Kilometern als das ,,Minenfeld*.
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unklar bleibt. Wir glauben, daf die gré-
Bere Kompressibilitdt der Kernmaterie,
die in dem Baron-Cooperstein-Kahana-
Programm angenommen wurde, auch
hier hilfreich sein sollte. Natiirlich ist es
moglich, daB Sterne so geringer Masse
gar keine Supernova verursachen; ande-
rerseits gibt es iiberzeugende Argumente
(sie beruhen auf Messungen von Ele-
menthiufigkeiten), daB der Krebsnebel
durch die Explosion eines Sterns mit
neun Sonnenmassen gebildet wurde.

Das Schicksal
des zentralen Kerns

Nachdem die duBeren Schichten eines
Sterns weggeblasen worden sind, muf}
noch das Schicksal des zentralen Kerns
entschieden werden. Genauso wie die
Gravitationskraft den Elektronendruck
iberwinden kann, wenn die Masse die
Chandrasekhar-Grenze  iiberschreitet,
kann auch die Kernmaterie der Kom-
pression nicht widerstehen, wenn das
Gravitationsfeld stark genug ist.

Fir einen kalten Neutronenstern (ei-
nen Neutronenstern, der keine andere
Quelle zur Aufrechterhaltung des Druk-
kes hat als dic gegenseitige AbstoBung
der Nukleonen) vermutet man die
Grenzmasse bei etwa 1,8 Sonnenmassen.
Der kompakte Uberrest, der bei der Ex-
plosion eines weniger massiven Sterns
gebildet wird, liegt weit unter dieser
Grenze, und daher hinterlassen solche
Supernovae vermutlich einen stabilen
Neutronenstern.

Fiir die massercicheren Sterne ist das
fraglich. Nach den Berechnungen von
Wilson hinterldBt jeder Stern mit mehr
als 20 Sonnenmassen einen Uberrest von
mehr als zwei Sonnenmassen. Anschei-
nend wird dieser Uberrest zu einem
Schwarzen Loch — einem Gebiet im
Raum, in dem die Materie zu unendlich
hoher Dichte zusammengepreBt wird.

Selbst wenn der kompakte Uberrest
schlieBlich zu einem Schwarzen Loch
entartet, so beginnt er doch als heiBer
Neutronenstern. Die Zentraltemperatur
kurz nach der Explosion betrigt unge-
fahr 100 Milliarden Kelvin, und damit
wird genug Druck erzeugt, um den Stern
zu stiitzen, selbst wenn er mehr als 1,8
Sonnenmassen hat.

Die heifle Kernmaterie kiihlt durch die
Emission von Neutrinos aus. Die Ener-
gie, die sie davontragen, betrdgt mehr als
das Hundertfache der Supernova-Explo-
sionsenergie: ungefihr 3 x 10*® Joule,
das Energiedquivalent von 10 Prozent
der Sternmasse.

Ein moglicher Weg, die Vorgédnge bei
diesen spektakulidren Ereignissen besser
zu verstehen, ist die Beobachtung der
Neutrinos wihrend der Explosion und
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Bild 8: Neutrino-Heizung kann in einem mas-
sereichen Stern eine gestoppte Stofiwelle
wwiederbeleben*, Die Quelle dieses Prozesses
ist der kollabierte Kern, der ein Masseniiqui-
valent von zehn Prozent seiner Gesamtmasse
in Form von Neutrinos emittiert. Nur ein klei-
ner Bruchteil dieser Neutrinos wird absorbiert,

der darauffolgenden Abkiihlung des
Neutronensterns. Die Neutrinos entste-
hen im Zentrum des Sterns und passie-
ren nahezu ungechindert die &duBeren
Schichten, daher geben sie Zeugnis von
den Bedingungen tief im Innern. Die
elektromagnetische Strahlung diffun-
diert dagegen nur langsam durch die Ma-
terieschichten und legt deshalb nur das
offen, was an der Oberflache geschieht.
Neutrino-Detektoren hat man seit kur-
zem in Bergwerksschichten und Tunnels
aufgestellt; dort sind sie vor der kosmi-
schen Strahlung abgeschirmt.

Als weiterer Test, ob die Supernova-
Modelle korrekt sind, kann die relative
Hiufigkeit der chemischen Elemente im
Kosmos dienen. Supernovae sind wahr-
scheinlich die Hauptquelle aller Elemen-
te, die schwerer als Kohlenstoff sind, und
daher sollte das Spektrum der Elemente,
das man in simulierten Explosionen
erzeugt, mit den beobachteten Haufig-
keitsverhiltnissen iibereinstimmen.

Viele Versuche, diese Haufigkeitsver-
hiltnisse zu reproduzieren, sind fehl-
geschlagen, aber Anfang des Jahres
beendeten Weaver und Woosley Be-

aber der FluB ist stark genug, um sehr viele
Eisenkerne zu spalten. Am Anfang der Super-
nova-Explosion hat die Spaltung der Eisenker-
ne Energie aus der Stofiwelle aufgebraucht,
aber jetzt bewirken externe Neutrinos diesen
Prozef}; daher kann eine derartige Dissoziation
die Stofiwellenenergie nicht mehr schwiichen.

rechnungen, die iberraschend gut mit
der Beobachtung iibereinstimmen. Sie
begannen die Untersuchung der Explo-
sion eines Sterns von 25 Sonnenmassen
mit einem Modell von Wilson. Fiir bei-
nahe alle Elemente und Isotope zwi-
schen Kohlenstoff und Eisen stimmen ih-
re Haiufigkeitsverhiltnisse nahezu mit
den beobachteten iiberein.

In den letzten Jahren hat die Untersu-
chung der Supernovae von der engen
Zusammenarbeit zwischen analytischer
Theorie und reiner Computersimulation
profitiert. Die ersten Spekulationen iiber
den Supernova-Mechanismus wurden
bereits vor einigen Dekaden aufgestellt,
doch sie konnten nicht im Detail ausge-
arbeitet werden, bis Computer fiir die
numerische Simulation verfiigbar waren.

Andererseits kann man die Ergebnisse
der Berechnungen nur im Zusammen-
hang mit analytischen Modellen verste-
hen. Durch Fortsetzung dieser Zusam-
menarbeit sollte es uns moglich sein, von
einer allgemeinen Einsicht der Prinzi-
pien und Mechanismen zu detaillierteren
Vorhersagen astronomischer Beobach-
tungen vorzudringen.
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