
Planetarische Nebel 
von Frank Gieseking 

Die am Ende des ersten Teils dieser Serie (SuW 22, S. 74 [1983]) gestellten Rätsel machen 
uns neugierig auf die Beantwortung der Frage, was denn eigentlich die Hülle der planetari
schen Nebel zum Leuchten bringt. Diese Antwort erweist sich als nicht einfach und wir kön
nen uns ihr daher nur abschnittweise langsam nähern. Zunächst einmal sollten wir ein wenig 
mehr von der Art dieses Leuchtens wissen, von seiner Qualität und Quantität. 

Anatomie eines typischen Nebelspektrums 

E rste Hinweise gaben uns hie r be re its di e 
Abbildungen 3 und 4 in Teil I , di e uns zeig
ten, daß die Hüllen der planetarischen Nebel 
(HPN) im Lichte wohldefini e rte r " verbote
ner" und " erlaubte r" Spektrallinie n leuch
ten. Wir wo llen jetzt e in en Sch ritt we ite rge
hen, und uns bei e inem ausgewählten Exe m
pla r, dem " Saturnnebel" NGC 7009 (s iehe 
auch Abb. I ), den blauen Teil des Spektrums 
weite r auflösen (Abb . 8). Hier nun tritt die 
be re its fes tgestellte außerordentlich große 
Reichhaltigkeit des E missionsspektrums in 
alle r Deutlichkeit in E rscheinung. Wieder 
können wir in dem Emissio nslinienspe ktrum 
zwei Bestandte ile unte rsche iden: 
A) "Erlaubte" Linien vorwiegend fo lge nder 
Atome und Ionen: Linien des Wasse rsto ffs 
(H) , die e ine umfangre iche Se rie bilden. Das 
Spektrum zeigt alle in wenigstens 23 Wasser
stofflini en, de ren augenfä llige Konvergenz 
zu kurzen Wellenlängen ungewöhnlich weit 
verfo lgt werden kann. Linien des neutralen 
und e in fach ionisie rten Heliums (He I und 11). 
Einige de r stä rksten Linien auch andere r Io
nen, vor allem Kohlenstoff (C II), Sticksto ff 
(N n und III), Sauerstoff (0 II und III) und 
Neon (Ne II) . 
B) Bestimmte " verbotene" Linien vor a llem 
von Sauerstoff (0 II und III), Neon (Ne III), 
Schwefe l (S 1I) und des d re ifach ionisie rten 
Argon (A IV) , die in der Abbildung wieder
um üblicherwe ise durch eckige Klammern 
gekennzeichne t sind . 
C) Weite r wollen wir aufgrund eines bemer
kenswerten Auswahleffektes, de r sich be im 
Vergleich der Spektren vie le r HPN ergibt, 
einen dritten grundlegenden Bestandteil die
ser Linienspektren defini e ren: Bestimmte 
"erlaubte" Linien von 0 III und N III , die 
immer dann besonders stark werden, wenn 
die Emissionslinie bei 4686 Ä des He II stark 
ist. 
D) Neben diesen dre i Komponenten des Li
nienspektrums entdecken wir noch einen 
vie rten Bestandte il : Ein kontinuierliches 
Emissionsspektrum. Hier unte rscheiden wir 
e in schwaches auch be i größeren Wellenlän
gen sichtbares Kontinuum, und e in ungle ich 
kräftige res, ab Wellenlängen kle ine r als etwa 
3650 Ä plötzlich auftretendes Kontinuum , 
welches dann zu kleine ren Wellenlängen 
wieder schwächer wird und schließlich fast 
völlig ve rsch windet. (Bei diesen kle inen 
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Welle nlängen wird dann auch die Beobach
tung immer schwie riger wegen der rasch zu
nehmenden Absorption de r E rdatmosphä
re. ) 

Etwas Atomphysik 

Bevor wir uns nun de n Ursachen diese r 4 
Komponenten in den Spektren der HPN zu
wenden können, sollten wir zunächst die 
physikalischen Vorgänge in den für die 
Strahlungsemission verantwortlichen Ato-

Abb. 7: Bohrsches Atommodell und seine 
Begründung durch de-Broglie-Wellen. - Auf
grund von Streuexperimenten mit Elektronen 
müssen jene Teilchen auch WeIleneigen
schaften besitzen (Welle-Teilchen-Dualis
mus) . Die Anwendung durch de Broglie auf 
den AlOmbau begründet "erlaubte" Bahnen 
als solche, auf denen sich bei den entspre
chenden, mit wachsendem A bstand langsam 
größer werdenden wohlbestimmten Elektro
nen-" Wellenlängen" geschlossene Wellenzü
ge, also stehende Wellen ausbilden (a) . Die 
Abb. b zeigt, wie diese Bedingung bei Vergrö
ßerung des Radius verletzt wird und erst wie
der bei der nächsthöheren erlaubten Bahn er
füllt werden kann. 

men und Ionen der HPN ein we nig be le uch
ten. Wegen der größten Übersichtlichkeit 
de r Verh ältnisse wollen wir dazu das e in
fachste Atom, das Wasserstoffatom, he raus
greife n, bestehend aus e inem e inzelnen e lek
trisch positi v geladenen Proton als Atom
kern , umgeben von e inem e inzelnen negativ 
geladene n Elektron. (Diese Sorte kommt, 
wie wir sehen werden, e rfreulich erweise 
auch bei weitem am häufigsten in den HPN 
vor.) 

Die Quantenph ys ik hat nun gezeigt, daß 
die potentie lle E nergie des E lekt rons in dem 
e le ktrischen Kraftfe ld des Pro tons im Ge
gensatz zu r klass ische n A nschauung nur ganz 
bestimmte Beträge annehmen kann . Dieser 
Befund läßt sich besonders e legant veran
schaulichen durch den histo risch bedeutsa
men Gedanke n von de Broglie, de r den " e r
laubten" Energiezuständen des Elektrons 
geschlossene (stehende) Mate riewe llen zu
ordne t (siehe Abb. 7). So begründet sich das 
kl assische Bohrsche Atommodell , welches 
noch heute zu r Veranschaulichung manch er 
atomare r Vo rgänge geeigne t ist : Das Elek
tron kann sich nur auf ve rschiedenen wohl 
bestimmten e rlaubten Bahnen aufhalten. 
Dabei besitzt es dann entsprechend den e r
laubten Abständen bestimmte potentie lle 
E nergie n bezüglich des Protons, die nach au
ßen zunehmen. Die Energiediffe renzen je
doch zwi schen zwei benachbarten e rlaubten 
Bahnen werden rasch kle in er, da e ine rseits 
das e lektrische Kraftfe ld des Pro tons mit 
dem Quadrat des Abstandes kle ine r wird 
und andere rseits zusätzlich noch die Radien 
der e rlaubten Bahne n quadratisch größer 
werden. Daher konvergie ren die Energieni
vea us (Te rme) E n, mit n = 1, 2, 3, .. . , gegen 
einen Grenzwert , der die potentie lle E nergie 
darste llt , die das Elektron im Unendlichen 
besitze n würde. Besitzt e in E le ktron e ine 
noch höhere Ene rgie, so ist es nicht mehr an 
das Pro ton gebunden und wird a ls " fre ies 
E lektron" bezeichne t, dessen überschüssige 
E nergie in seine r Bewegungsene rgie 1/2 mv2 

zu m Ausdruck kommt. Da die linearen Di
mensione n der Wasserstoffatome mit dem 
Quadrat von n zunehmen, werden sie sehr 
rasch so groß, daß etwa unte r no rm alen La
borbedingungen schon bei kle inen n die 
Elektronen durch benachbarte Atome so ge
stört werden, daß die höheren Energiezu
stände " verwischt" sind und nicht mehr ein
zeln beobachtet werden können. Nur be i den 
extrem geringen Dichten des interste llaren 
Mediums bleiben die Elektronen auch be i 
sehr großen n noch ungestört . So beobachten 
e twa die Radioastronomen die Elektronen 
des Wasserstoffatoms noch in E nergiezu
ständen be i n = 100, bei denen dieses 
10000-mal größer als im Grundzustand ist! 

1m fo lgenden wollen wir nun von dem e t
was unbehaglich ve reinfachte n räumlichen 
Atombild endgültig in das sehr vie l saubere
re Energiebild zurückkehren (siehe Abb. 9) . 
Übergänge von eine r e rlaubten Bahn zu e i
ne r anderen sind also Energieübergänge. 
Diese sind wegen des allgemeingültigen 
Energieerhaltungssatzes mit Energieaufn ah-
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Abb. 8: Hochaufgelöstes Spektrum von NGC 7009. - Die Emissionen lassen sich in 4 verschiedene Kategorien sortieren. Weitere Einzelheiten 
finden sich im Text. - Das Spektrum wird in 7 Teilen von Aller und Lilier in "Stars and Stellar Systems", Band VII gezeigt. 
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Abb. 9: Energiebild des Wasserstoffatoms. - Im elektrostatischen Kraftfeld des Protons entspre
chen die in Abb. 8 veranschaulichten "erlaubten" Bahnen des Elektrons bestimmte potentielle 
Energien, die auf den Zustand niederster Energie - den Grundzustand - bezogen auf der Ordi
nate in Einheiten " Elektronenvolt" angegeben sind. (J e V ist die Bewegungsenergie, die ein 
Elektron bei der Beschleunigung durch eine Spannungsdifferenz von 1 Volt gewinnt.) Die er
laubten Energienievaus (Terme) - in der Abbildung bis n = 5 numeriert und aus zeichentechni
schen Gründen nur bis n = 8 eingezeichnet - konvergieren gegen die Ionisationsgrenze (n = 00 ). 
Oberhalb dieser Grenze sind alle Energiewerte erlaubt. In diesem " kontinuierlichen" Energie
bereich tritt die auf die Ionisationsenergie bezogene überschüssige Energie der nun " freien" 
Elektronen in deren Bewegungsenergie 1/2 mv2 in Erscheinung. (Wie sich die Bewegungsener
gien der Elektronen tatsächlich verteilen, wird durch die" Elektronentemperatur" des Plasmas 
bestimmt und wird an einem Beispiel in Abb. 10 weiter erläutert.) Die Abbildung enthält weiter 
eine kleine ,(luswahl von möglichen Energieübergängen der Elektronen. In Wechselwirkung mit 
einem elektromagnetischen Strahlungsfeld erfolgt die An- und Abregung durch Ein- oder Aus
strahlung konkreter Wellenlängen, die in A = 0.00000001 Zentimeter angegeben sind. Nach 
ihren Entdeckern Lyman, Balmer, Paschen, Brackett und Pfund werden die angegebenen Se
rien von Obergängen bezeichnet. Man beachte, daß nur die Balmerserie in den sichtbaren Wel
lenlängenbereich fällt. Während diese gebunden-gebunden-Obergänge offensichtlich für die Er
zeugung eines Linienspektrums verantwortlich sind, tragen die frei-frei- und gebunden-frei
Obergänge zu einem kontinuierliche n Spe ktrum bei. 

me (Übergänge in höhe re Te rme) oder 
Energieabgabe (bei Übe rgängen in tiefere 
Terme) verbunden . Die erforderlichen Ener
giebeträge zum Übergang von ein em Te rm 
m auf einen höheren Term n können nun 
z.B. bei Zusammenstöße n von Atomen vor 
allem mit freien Elektronen aus der Bewe
gungsenergie der letzte ren entnomme n wer
den . Man spricht dann von Stößen 1. Art, die 
mit einer Wahrscheinlichkeit ablaufen, die 
wir amn nennen wolle n. Da e lektromagneti
sche Strahlung der Wellenlänge A eine 
bestimmte Strahlungsene rgie E = Naturkon
stante/A besitzt, kann die e rfo rde rliche Ener
gie andererseits auch einem eve ntuell vor
handenen Strahlungsfeld e ntnommen wer
den, wobei offensichtlich ganz bestimmte 
Wellenlängen be nötigt werden. Je kle iner 
diese sind, umso größe re Ene rgiesprünge 
können bewirkt werden. Solche Übergänge 
hängen von de r Stärke des Strahlungsfe ldes 
bei der betreffenden Welle nlänge Amn ab und 
verlaufen mit einer Wahrscheinlichkeit, die 
wir B mn ne nnen wollen . - Die abzugebe nden 
Energiebeträge beim Übe rgang von e inem 
höheren Term n auf e inen tieferen Te rm m 
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könne n durch spo ntane E missio n e le ktro ma
gne tische r Strahlung de r We lle nlä nge Amn ab
geführt werde n. E in so lcher spo ntane r Strah
lungsübergang tritt mit e ine r Übe rgangs
wahrsche inlichke it auf, die wir A nm ne nne n 
wollen . Ein solche r Übe rgang ka nn auch so
gar durch E instrahlung dieser We lle nlänge 
induzie rt we rde n. Man sprich t da nn vo n e r
zwunge ne r Emi ssio n, die wiede r abhä ngig 
von de r Stärke des e ntspreche nde n Strah
lungsfeldes unte r e ine r Wahrsche inlichke it 
B nm abläuft. (Zwische n de n A nm , Bmn und 
B nrn beste hen a ngebbare Zusammenhänge. ) 
- Schließlich noch könne n die frag liche n 
Ene rgiebeträge a uch wiede r in die Bewe
gungse nergie vo n Sto ßpartne rn übe rtragen 
we rden. Man spricht da nn vo n Stö ße n 2 . Art, 
die mit e ine r Wahrsch einlichke it bnm e rfol
gen. - Zusamme nfassend ste lle n wir fes t, daß 
die Übe rgä nge zwische n e rla ubte n E nergie
niveaus von de n mate ria labhä ngigen qua n
tenmech anische n Paramete rn A mn , Bmn , Bnm , 

amn und bnm , de r Qualität (spe ktrale Zusam
me nsetzung) und Qua ntitä t (Stra hlungsdich
te) eines durchsetzende n Strahlungsfe ldes, 
und schließlich von Hä ufigke it und He fti g-

ke it e twaiger Stöße de r T e ilche n unte re ina n
de r bestimmt werde n. ( Hie r e rke nne n wir 
zu m e rsten Ma l a uch die prinzipie lle Mög
lichke it , mit Hilfe de r Spe ktra llinie n zentra le 

Stra hlungsque lle und Hülle de r PN zu " di a
gnosti zie re n" .) 

Da die Natur be i jede m ph ys ika lische n Sy
ste m grundsätzlich de n Z usta nd ge rings ter 
E ne rgie anstrebt, befindet sich a lso auch das 
Wasse rsto ffa to m " am liebste n" in se in e m 
unte i·ste n E ne rgie niveau, dem " G rundzu
sta nd", in de m es o hne E inwirkung von au
ße n auch ta tsächlich imme r a nzutreffen ist. 
Im ungestörte n Fa ll bes itzt dieser mithin im 
Prinzip e ine une ndlich la nge Lebensdaue r. 
Die Lebe nsdaue rn de r höhe re n Te rm e ve r
schiede ner Ato me und Io ne n sind unte r
schiedlich . Die Le be nsdaue rn de r in A bb. 9 
gezeigte n Te rme z. B. sind auße ro rde ntlich 
kurz vo n de r G röße no rdnung vo n 
0 .00000001 Se kunde n, (die Wa hrsche inlich
ke it spo ntane r Ü be rgä nge in tiefere T e rme 
a lso e ntspreche nd sehr gro ß). Die durch 
spo ntane Ü be rgä nge in tiefere Te rme fre i 
we rde nde Ene rgie wird hie r in de r Ha uptsa
che durch E missio n " gewöhnliche r" e le ktro
magne tische r Stra hlung e ntspreche nder 

We lle nlänge abgeführt. 
Bishe r ha be n wir nur das besonde rs übe r

sicht liche Te rmsche ma des Wassersto ffato ms 
betrachte t. Durch die Anwese nhe it me hrere r 
E le ktro ne n in den E le ktrone nhülle n de r 
schwe rere n Ato me tre te n e le kt romagneti
sch e Wechselwirkungen a uf, die zusätz liche 
vie lfä ltige mögliche E ne rgiezustä nde bewir
ken. So werde n di e resultie re nde n Te rm
sche mata wesentlich ko mplizie rte r. Da sich 
die ve rschiede nen Ato me und Io ne n im Auf
bau ihre r Ele ktrone nhülle und ihre r Ke rnla
dung unte rscheide n, sind ihre e ntspreche n
de n Te rmsche mata unte rschied lich und 
gle ichzeitig ch a ra kte ri sti sch. Durch quante n
mechanische R echnungen gelingt es he ute , 
für jedes Ato m und Io n zugehö rige Te rm
sche mata vorhe rzusagen. 

Was die Hüllen der Planetarischen Nebel 
zum Leuchten bringt 

Wir wollen nun unte rsuche n, welche An
regungsmechanisme n für die 4 Ko mpo ne n
te n des Emissionsspe ktrums vera ntwo rtlich 
sein könnte n. Ve rsuche n wir zu nächst e inm a l 
probeweise die E le ktro ne nsto ß-Anregung : 

a) Die Elektronenstöße? 

Betrachte n wir zunächst a ls besonde rs 
charakte ri sti sche n Besta ndte il de r Ko mpo
ne nte A des typische n HPN-Spe ktrums die 
promine nte Linie nserie des Wasse rsto ffs, so 
lehrt uns die Abb. 9 , daß scho n für die E r
zeugung de r im Spe ktrum de r Abb . 7 erste n 
bei 4340 A auftre te nde n langweiligen Linie 
(Hy), die a lso unte r de n gezeigte n Wasser
sto fflinie n noch am le ichteste n a nzu rege n ist, 
bere its e ine E ne rgie vo n e twa 13 e V e rfo r
de rlich ist. Wo llte n wir diesen E ne rgie be trag 
mit Hilfe vo n Ele kt rone nstöße n a us de r Be
wegungsene rgie de r fre ie n E le ktro ne n e nt-
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ne hme n, so müßte n diese mit e iner Ge
schwindigkei t von über 2000 km/s auftref
fen. Würden wir diese Geschwindigkeit als 
die mittle re <ve> der E lektrone n in den 
HPN anne hmen, so würden wir aus der D efi
nitionsgle ichung der Elektronentemperatur 
Te = Ko nstante' <ve> für diese e ine n We rt 
von über 130000 Kelvin ausrechne n! Wie in 
de n späte ren Abschnitten geze igt wird, wer
den solch hoh e Werte in de n HPN bei we i
tem nicht e rreicht: Das beobachtete Elektro
nengas ist bedeutend " kä lte r" und besitzt 
vie lmehr eine mittle re Tempe ratur von etwa 
15000 K. 

De nnoch sollten wir uns die Mühe ma
che n, einma l genaue r a uszurechn en, ob nicht 
vie lleicht doch schon bei 15000 K ei nige 
E lektrone n mit den ge forderten Bewegungs
e ne rgien in den HPN aufzutreibe n sind. Da
zu müssen wi r uns die H ä ufigkeitsverteilung 
der Geschwindigkeite n ausrechnen , die be i 
de r (in den HPN be rechtigte n) Annahme e i
nes statistische n Gleichgewichts e ine " Max
well 'sche" sein sollte. Diese, natür lich von 
der Temperatur abhängige Verte ilung ist für 
Te = 15000 K in Abb. 10 dargestel lt. Sie 
macht sofort a lle unsere Hoffnunge n zunich
te: Schon weit unte rh alb der be nötigten Be
wegungsenergie werde n die E lektronen in 
e ine r typische n HPN vie l zu selten: Fast a lle 
de r selbst übe rdurchschnittlich schne lle n 
E lektrone n sind erheblich zu langsam, um 
die geforderten Anregungsene rgien liefern 
zu könn e n. Dies gi lt e rst recht für die me i
sten anderen beobachtete n e rlaubten E mis
sio nslinie n: So wird (wie e ine späte re Abbil
dung zeigen wird) zu r E rzeugung de r 4686-
A-Linie des H e IJ e ine Anregungsene rgie 
von 50 eV! benötigt. 

Wir kommen mithin zu fo lgende m Sch luß: 
Die " e rla ubte n" Emissio nslinien in den 
Spektre n der HPN und e rst recht das Konti
nuum e rfordern so ho he Anregungsenergien , 
wie sie durch die Bewegungsenergie der 
E lektronen in den HPN nicht ge lie fe rt we r
den können, so daß die E lektrone nstoßanre
gung d ie Kompo ne nten A , D und nebenbei 
auch C des typischen Spektrums e ine r HPN 
nicht zu e rklä re n vermag. (Wir.sollten jedoch 
die E lektrone nstoße nicht gänzlich verges
sen: Vie lle icht werden sie uns später noch 
zur Lösung anderer Rätsel behilflich sein.) 

b) Das Strahlungsfeld 

Wenden wir uns in einem zweite n Ve rsuch 
nun der insgeheim o hne hin schon am mei
sten verdächtigten Energieq ue lle, dem 
Strah lungsfeld der Zentralsterne, zu. Zu
nächst wolle n wir uns G edanken mache n 
übe r die benötigte Qualität der Strah lung. 
Hier ste llt de r Bestandteil A der Spektren 
der HPN, insbesonde re die e rlaubte n E mis
sio nslinien der hö her io nisierte n Atome, kla
re Forderungen: So zeigt das Auftreten von 
Linien des H e Il, N III und 0 III, daß das 
Helium also vorab wenigstens e infach , der 
Stickstoff und Sauerstoff sogar wenigstens 
zweifach io nisiert werden mußte. Die verant
wort lichen Photone n mußte n daher ei ne ge-
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Abb. 10: Erwarlete 
HäufigkeiLsveneilung der 
Elektronengeschwindig-
keilen bei einer Elek- f-
tronentemperalur von W 
]5000 Kelvin. - Nach :>:: 

genügend vielen Wechsel-
<D 
CL 

wirkungen der Teilchen ::::J 
w 1tereinander stellt sich :<1: 

I 
ein statistisches Gleichge-
wicht und in der Folge die w 
bekannte und hier darge- > 

f-stel/te 'Maxwellsehe Ge- <I: 
schwindigkeitsverteilung -' 

W 
ein. Die resultierenden 0::: 
Bewegungsenergien der 
Elektronen sind ebenfalls 200 400 
angegeben. 

nügend hohe E ne rgie bzw. genügend kle ine 
Welle nlänge besesse n ha ben: In de n 3 e r
wähnten Fälle n e twa be nöt igt ma n We lle n
lä ngen kle ine r a ls 506 A, 420 A und 354 A. 
Nun läßt sich unte r Anwe ndung des Planck
sche n Strah lungsgesetzes le icht abschätzen, 
daß solch hoche ne rge tische Photone n in aus
re iche nd große r Zahl pro Ze iteinhe it e rst in 
Strah lungsque lle n zur Verfügung stehen , de
re n Effektivtemperatur nicht unte r 50000 K 
liegt. Dies jedoch ist, wie in Kapite l 2 ausge
führt , e in We rt , den wir für die ZPN auf
grund ihre r Absorption slinie nspektren auch 
tatsächlich a nne hme n müssen. Somit sch e in t 
bereits die e rwartete Qualität der zentra len 
Strahlungsque lle a uszu reichen, um das 
E missionsspe ktrum de r HPN zu erk lären. 

Weite re E inblicke erha lte n wir, wenn wir 
den E influß de r e rwarteten Quantität des 
Strahlungsfeldes unte rsuche n: Wegen der 
vergleichsweise riesige n Dimensione n der 
HPN ist das Strah lungsfeld in ihne n, gemes
sen an de n Verh ä ltn issen in gewöhnlichen 
Sternatmosphären , naturgemäß außeror
dent lich sta rk verdü nn t: So erwarten wir in 
e iner typischen HPN e inen Verdünnungsfak
tor V in de r Größenordnung von 1O- 13! Die
se gewa ltige Stra hlungsverdünnung hat nun 
e rh ebliche Konseq ue nzen für die Anregung 
von Te rme n in Atomen und Ionen der HPN. 
D enken wir uns hierzu ei n Atom mit nur 2 
a nregba ren Termen, wie es in Abb . 11 dar
gestellt ist. Es läßt sich nun unter Anwen
dung der oben genannte n Übe rgangswahr-
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2--+-+---~f----

o b 
Abb. 11 : Hypothetisches Termschema eines 
Atoms mit 2 anregbaren Termen. - Vergli
chen werden die Häufigkeiten der beiden 
Obergangs-Sequenzen a und b. In den Hüllen 
der Planetarischen Nebel ist die Sequenz b et
wa 1013mal häufiger! 
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sche inlichke ite n A mn, B mn und Bn., und deren 
R e lationen in e le me ntare r Weise zeigen, daß 
un abhängig von der Qualität der Strah lungs
que lle die Wahrschein lichkeiten für die bei
den in der Abbildung angegebenen mögli
chen Übergangssequenzen wesentl ich von 
der Strahlungsverdünnung gegeben sind . Sei 
N die Anzahl der Übergänge pro Zeiteinheit, 
so können die Verhältnisse der Häufigkeit 
beider Sequenzen für zwei uns interessie ren
de Grenzfälle abgeschätzt werden: - a) Bei 
vernachläss igbar kleiner Strahlungsverdün
nung (Sternatmosphären) wird N I_2_3_ 1/ 

N I_ 3_ 2_ 1 = 1, d. h. beide Sequenzen können 

größenordnungsmäßig gleich häufig auftre
ten. - b) Bei extre m großer Strah lungsver
dünnung (sehr kle ines V) wird N I_ 2_ 3_ 1/ 

N h 3_ h l = V, d. h. in einer typische n HPN 
ist die Sequenz N I_ 3_ 2_ 1 e twa 1 o 13fach häu

fi ge r! 
Anschaulich heißt dies, daß bei entspre

ch end große r Strahlungsverdünnung einfach 
nicht me hr genügend viele " passende" Pho
tonen pro Zeiteinheit zur Verfügung stehe n 
um nacheinander zwei wohl definierte Ter
me anzuregen. Diese r Tatbestand ist auch als 
Rosseland-Theorem bek annt , welches be
sagt, daß bei großer Strah lungsverdünnung 
kurzweilige Strahlung in langweilige trans
formiert wird. - Mit diesem Ergebnis sind 
wir übrigens der Lösung unseres ersten in 
Kapite l 5 formu lierten Rätsels e in en großen 
Schritt nähergekomm e n. 

Wir wollen nun wichtige Folgerungen aus 
den obigen Erkenntnissen ableiten : 
a) Wegen der großen Strah lungsverdünnung 
und der ge ringen Dichte der HPN ist d ie An
regung e ines Atoms aus seinem Grundzu
stand ,, 1" auf einen bestimmten höheren 
Term " n" für alle n re lativ zu selten gewor
de n (da die " passenden" Photone n relativ 
selten geworde n sind) , um diese Te rme 
me rklich zu bevölkern . D .h. gemessen an der 
Zahl NI der Atome im Grundzustand ist die 
Zahl Nn der Atome in dem a ngeregten Z u
sta nd " n" außero rdentlich klein . Z um Bei
spie l rechnet man aus, daß in einer typischen 
HPN im Strahlungsfe ld eines typischen ZPN 
e in Verhältnis Nn/ NI = 10- 15 bis 10- 13 für 
die e rste n paar angeregten Terme des Was
serstoffatoms vorliegt. (In Sternatmosphä ren 
ist dieses Verhältnis um viele Größenord
nungen größer.) 

227 



b) Da oberhalb der Ionisationsenergie (im 
kontinuierlichen Energiebereich) sämtliche 
Photonen im Prinzip für die Anregung "pas
sende" Energien besitzen (erst bei sehr ho
hen Photonen-Energien sinkt die Ionisie
rungs-Wahrscheinlichkeit deutlich ab), und 
da aufgrund der " harten" Qualität des Strah
lungsfeldes ohnehin jene Photonen häufiger 
werden, tritt auch die Ionisation unvergleich
lich vie l häufiger als die Anregung bestimm
ter Terme auf. 
c) Wegen der relativ geringen Elektronen
dichte in typischen HPN ist die Wiederver
einigung der Elektronen und Ionen (Rekom
bination) relativ selten. D. h. die mittlere Le
bensdauer eines fre ien Elektrons ist in den 
HPN relativ groß: von der Größenordnung 
Stunden bis Monate. 
d) Aus diesen 3 Folgerungen ergibt sich of
fensichtlich, daß der Grad der Ionisation 
sehr hoch sein muß. Gemessen an der Zahl 
N I der Atome im Grundzustand sollte die 
Zahl N+ der Ionen beachtlich sein. So erwar
ten wir in den HPN denn auch ein Verhältnis 
etwa bis zu N+ IN I = 1000! , wenn diese für 
Lyman-Quanten optisch genügend dünn 
sind, so daß die ionisierende Strahlung je
weils auch das gesamte Raumvolumen der 
Hüllen ungehindert erreicht. (Wie bei der Be
wertung der Shklovsky-Entfernungen bereits 
erwähnt, werden bei abnehmendem Radius 
die Hüllen optisch meist so dick , daß nur 
noch (immer kleiner werdende) Teile der 
Hülle ionisiert werden.) 

Hiermit kommen wir also zu der Erke nnt
nis, daß die Wirkung des Strahlungs feldes 
der ZPN in den HPN in der Hauptsache aus 
der (möglicherweise auch mehrfachen) Ioni
sierung der Atome aus ihrem Grundzustand 
heraus besteht. Unter der Wirkung des 
Strahlungsfeldes der ZPN a llein fänden wir 
also die Elektronen in der Hauptsache in nur 
2 Zuständen: Als freie E lektronen und in 
Atomverbänden in ihren Grundzuständen. 
Bei der mit bestimmten Wahrscheinlichkei
ten auftretenden Rekombination der Elek
tronen und Ionen erwarten wir nun vielfälti
ge Strahlungsemission: Neben der Rekombi
nat ion der freien Elektronen sogleich in 
ihren Grundzustand können diese auch zu
nächst auf einen höheren Term rekombinie
ren mit nachfolgender, mehr oder weniger 
umfangreicher Kaskade von Quantensprün
gen über einen oder mehrere tiefere Terme 
ebenfalls in den Grundzustand. Im ersten 
Fall erwarten wir ein extrem kurzweiliges 
kontinuierliches Emissionsspektrum, welches 
unterhalb der zur Ionisation erforderlichen 
Wellenlänge - bei dem häufigsten E lement 
Wasserstoff unterhalb 3646 Ä. (siehe Abb. 9 
und Abb. 7) - e insetzen sollte . Im zweiten 
Fall erwarten wir neben verschiedenen lang
weiligen kontinuierlichen Emissionsspektren 
schließlich auch die beobachtete Emission 
von Spektrallinien . Über welche Stufen ein 
bestimmtes rekombinierendes Elektron (un
ter der riesigen Zahl der in e inem Zeitinter
vall gerade ebenfalls rekombinierenden 
Elektronen innerhalb der gesamten HPN) 
tatsächlich geht, ist nicht determiniert, und 
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Abb. 12: Wie die Hüllen der Planetarischen Nebel die Wellenlänge der von ihren Zentralsternen 
kommenden Strahlung heruntertransformieren - Strahlung mit Wellenlängen unterhalb 912 A, 
die von den Zentralsternen gerade in besonders großer Menge erzeugt wird, bleibt meist voll
ständig in den Hüllen stecken, da sie die dort am häufigsten anzutreffenden Wasserstoffatome 
mit großer Wahrscheinlichkeit ionisiert. Dies geschieht in A und D aus deren Grundzustand her
aus. Dabei erhält in D das Elektron durch das höherenergetische Photon eine höhere Bewe
gungsenergie. Durch die lange Lebensdauer der freien Elektronen entsteht so ein hochionisiertes 
Plasma. - Rekombiniert ein Elektron sogleich in den Grundzustand (E), so wird wieder ein 
hochenergetisches Photon emittiert, das ebenfalls nur geringe Chancen hat, aus der Hülle zu ent
kommen, da es erneut mit hoher Wahrscheinlichkeit Wasserstoffatome ionisieren wird (F). Re
kombiniert ein Elektron jedoch zunächst in einen höheren Term n (C), so entsteht ein längerwel
liges Kontinuums-Photon. Dieses könnte nun andere Atome aus ihrem angeregten Zustand n 
heraus ionisieren. Da jedoch keines der Terme nennenswert bevölkert ist, bieten sich für unser 
Elektron nur noch wenige Möglichkeiten für weitere Wechselwirkungen an, so daß es mit großer 
Wahrscheinlichkeit aus der Hülle entkommt. In C folgen dann weitere Obergänge in tiefere Ter
me bis in einem oder mehreren Schritten auch hier der Grundzustand erreicht wird. (Das Strah
lungsfeld der ZPN ist zu dünn, um während dieser Kaskade von irgendeinem erreichten Term 
aus erneut zu ionisieren, so daß der Grundzustand auf jeden Fall erreicht wird.) Aus diesen 
Obergängen resultieren Linienemissionen, die hier nicht gezeigt werden! Ein solches Linien
Photon wird daher exemplarisch in B gezeigt. Photonen, die bei Rekombinationen in den ersten 
angeregten Term (n = 2) des Wasserstoffatoms entstehen, haben meist eine gute Chance sämt
lich aus den Hüllen zu entkommen und erzeugen dann das Balmerkontinuum und die Balmerli
nien. 

wird vielmehr von Wahrscheinlichkeiten ge
geben , die durch quanten mechanische Rech
nungen vorhergesagt werden können. So läßt 
sich sch ließlich für jeden bestimmten Quan
tensprung (z.B. frei --> Grundzustand) eines 
rekombinierenden E lektrons der Bruchteil 
der Elektronen angeben, der den entspre
chenden Übergang ausführt. In späteren Ab
schnitten werden wir eine gena uere Kenntnis 
dieser Abläufe benötigen , und daher dann 
auf weitere E inzelheiten zurückkommen. 

Wir können jedoch jetzt schon e ine wichti
ge Schlußfolgerung formulieren: Die erlaub
ten Emissionslinien der verschiedenen Ato
me und Ionen , sowie zumi ndest der größte 
Teil des Kontinuums entstehen offensichtlich 
durch die Rekombination freier Elektronen 
mit den entsprechenden Ionen. Damit wer
den die Komponenten A und D des Spek
trums der HPN als " Rekombinationsspek
trum" erkannt und das Strahlungsfeld der 
ZPN als verantwortlich für die Anregung 
identifiziert. Da, wie wir gesehen haben , we
gen der großen Strahlungsverdünnung und 
geringen Hüllendichten die Strahlungsanre
gung zu keiner nennenswerten Bevölkerung 
einzelner Terme führt, scheidet bemerkens
werterweise das Strahlungsfeld der ZPN zur 

Erklärung der beobachteten bestimmten 
" verbotenen" Linien (Komponente B) aus! 
Ebenso bleibt die Komponente C zunächst 
ungeklärt! 

Betrachten wir unser bisher erarbeitetes 
und in Abb. 12 skizziertes Bild von der Hülle 
eines Planetarischen Nebels und geben uns 
vorläufig mit der qualitativen Auflösung un
seres ersten Rätsels zufrieden: Die harte 
Strahlung der Zentralsterne ionisiert die 
Atome der Hüllen , sie bleibt also in ihnen 
stecken. In den Rekombinationen der Elek
tronen und Ionen , die mit bestimmten Wahr
schein lichkeiten auch stufenweise über die 
verschiedenen tieferen Energieterme ab
läuft, wird die harte Strahlung in Strahlung 
größerer Wellenlängen zerlegt. Nur diese hat 
eine Chance, aus den Hüllen zu entkommen 
und in unsere Teleskope zu gelangen . Nach 
genügend vie len Wechselwirkungen der 
kurzweiligen Strahlung erwarten wir somit, 
daß ihr größter Teil schließlich in langweilige 
Strahlung transformiert worden ist: Im sicht
baren Licht erstrahlen daher die Hüllen der 
Planetarischen Nebel in (jetzt erwartet) gro
ßem Glanz und sie leuchten meist um 
Größenordnungen heller als ihre Zentralster
ne. (Fortsetzung folgt) 
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