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1 Einleitung

Interstellar bedeutet ,zwischen den Sternen”. Sostitler interstellare Raum der Raum zwischen
den Sternen und die Interstellare Materie die Matewelche sich zwischen den Sternen im
interstellaren Raum befindet. Erst in den 1930dwrela konnte die Interstellare Materie in den
Spektren von Sternen nachgewiesen werden. Nach sohérferen Definition befindet sich die
Interstellare Materie zwischen den sogenanntenopatrsen der Sterne. Die Astropause ist der
Ubergang der Astrosphare eines Sterns zum interstel Raum. Die Astrosphéare ist eine
blasenformige Struktur, welche vom Sternwind (Tre@lestrahlung vom Stern) erzeugt wird und
erflllt ist. Sie hat eine andere Materiezusammenset als der Interstellare Raum. Eine scharfe
Grenze gibt es jedoch nicht, der Ubergang von Astise in den Interstellaren Raum ist flieRend.

Die Interstellare Materie kommt in verschiedenerrnken vor. Sie besteht hauptséchlich aus
neutralem und ionisiertem Gas, etwa 90 Prozent ¥vstsdf und 10 Prozent Helium. Elemente
schwerer als Helium, in der Astrophysik zusammesgad als Metalle bezeichnet, kommen nur in
Spuren vor. Etwa ein Prozent der Interstellarenekatiegt in Form von Molekilen und Staub vor.
Zusammen mit der im interstellaren Raum vorhandeakktromagnetischen Strahlung und
Magnetfeldern bildet die Interstellare Materie diagrstellare Medium. Der Interstellaren Materie
entsprechend gibt es innerhalb von Planetensystesogenannte Interplanetare Materie und
zwischen den Galaxien die sogenannte Intergaldidibtaterie.

Interstellare Materie absorbiert, emittiert undlaktiert elektromagnetische Strahlung. Auf diese
Weise kann Interstellare Materie detektiert werddts gibt verschiedene Mdglichkeiten
Interstellare Materie zu klassifizieren. Zunachanhik Interstellare Materie in zwei grundlegende
Komponenten unterteilt werden: Gas (lonen, Atome Wolekile) und Staub. Eine weitere
Maglichkeit ist die Klassifizierung nach der Temaigrr:

» Kalte Interstellare Materie besteht aus Staub und nichtionisiertem Wasser@tjf Sie
kann nur in Gebieten existieren, in denen die Teatpeunterhalb von 100 K liegt;

 Warme Interstellare Materie besteht hauptsachlich aus Gas (Wasserstoff, Helinth
Spuren von schwereren Elementen), welches teilwaigial und teilweise ionisiert ist. Der
Temperaturbereich der warmen Interstellaren Matkeigt etwa zwischen 1.000 K und
10.000 K.

* Heil3e Interstellare Materie ist vollstandig ionisiertes Plasma bei Temperatwen bis zu
einer Million Kelvin. Derartige Zustande kommenden Koronen von Sternen vor.

Die Interstellare Materie kommt in verschiedenemfien vor, wie nachfolgend dargestellt:

Molekulwolken bestehen zu etwa 99,9 Prozent aus molekularemeafgést (H) und nur zu etwa
0,1 Prozent aus anderen Molekilen. Von diesen andelolekilen nimmt Kohlenstoffmonoxid
(CO) den gruRten Anteil ein. Die Temperatur in Mallevolken ist mit unter 50 K sehr gering. Die
Dichte hingegen ist mit 1.000 bis 10.000 Atomen puabikzentimeter relativ hoch. Typische
Dichten im Interstellaren Medium sind etwa ein Atpro Kubikzentimeter (1€ g/cm?3). Sehr kalte
und dichte Molekilwolken absorbieren das Licht \dahinterliegenden Objekten und erscheinen
daher als schwarze, sternlose Regionen am Sterrdlinmdiesem Fall wird auch von sogenannten
Dunkelwolken gesprochen. Aus diesen Molekilwolkeldem sich auch die Sterne, indem es
innerhalb dieser zu einem Gravitationskollaps kominfolgedessen bilden sich Gebiete mit
hoherer Massendichte und Gravitation, welche immegiter kollabieren. Uber mehrere
Entwicklungsphasen bilden sich dann Sterne heraustihrlich wird darauf in der Abhandlung
,Die Geburt, das Leben und der Tod der Sterne“egaggen. Von der baryonischen Materie der
Galaxis (normale aus Atomen bestehende Materidbigrenzung zur Dunklen Materie) machen
die Molekulwolken etwa die Halfte aus.



Interstellarer Staub besteht aus Staubteilchen, welche einen mittlBrnerchmesser von etwa 0,3
um haben. Die Hauptbestandteile des Interstell&tanbes sind Silikate, Graphit und Eis. Unter
den Silikaten, welche fir die Planetenentstehunte evichtige Rolle spielen, befinden sich
hauptséachlich Olivine und Pyroxene. Auch Staubwolkaben niedrige Temperaturen von unter
100 K und bilden mit den Molekilwolken einen wiggh Mechanismus zur Sternbildung. Der
Staub ist ein wichtiger Kiuhimechanismus fur Molekolken. Erst bei entsprechend niedrigen
Temperaturen im Bereich von 10 K kann es zu Stklabg kommen. Der Interstellare Staub
bewirkt eine wellenlangen- bzw. frequenzabhangigeschwachung des durch ihn laufenden
Lichtes, was als Extinktion bezeichnet wird. Hierlvar kurzwelligeres blaues Licht starker
absorbiert als langwelligeres rotes Licht. Dahemikd es in Abhangigkeit von der durchlaufenen
Schicht aus Interstellarem Staub zu einer Rotuisg dshtes. In der Umgebung von kiihlen Sternen
erscheinen die Staubwolken als Reflexionsnebele®iitieren hierbei kein eigenes Licht, sondern
streuen lediglich das Licht des Sternes. Im Ergebeiflektieren sie das Sternenlicht, daher ihre
Bezeichnung als Reflexionsnebel. Die Spektren detelRionsnebel dhneln daher dem Spektrum
des anstrahlenden Sterns, wobei auch in diesemd&alblaue Licht starker als das rote gestreut
wird.

H-1-Regionen bestehen aus atomarem, nicht ionisiertem Wass$efistio Die romische Ziffer gibt
den lonisationsgrad an. Hierbei bedeutet | nichisiert, Il einfach ionisiert, usw. Im Falle von
Wasserstoff, welcher nur aus einem Proton im Kewh @inem Elektron in der Hulle besteht, kann
es maximal zu einer einfachen lonisation kommerar@iteristisch fur H-1 ist die Emission der
sogenannten 21-cm-Linie, was einer Frequenz vol® HRentspricht. Der Spin (Drehimpuls) des
Elektrons zum Atomkern kann parallel oder antigalaingestellt sein. Der Unterschied bedeutet
praktisch die Drehung der Drehimpulsachse des et um 180°. Beide Mdglichkeiten
entsprechen verschiedenen energetischen Zustasoleass ein Ubergang zwischen diesen einer
Energiedifferenz entspricht. Diese Energiedifferewzrd in Form von elektromagnetischer
Strahlung mit einer Wellenlange von 21 cm frei. Aich sind solche Ubergange sehr
unwahrscheinlich. Nur aufgrund der extrem hohen ahhzder Wasserstoffatome kann
kontinuierlich 21-cm-Strahlung gemessen werden. Mite dieser Strahlung kann die Verteilung
des atomaren Wasserstoffs im Interstellaren Raunegsen werden.

Absorptions- und Emissionsnebetreten typischerweise in Sternentstehungsgebisdeme in der
Umgebung von jungen, sehr hei3en Sternen der Sidessen O und B auf (Spektralklassen
Abhandlung: ,Die Geburt, das Leben und der Tod Sterne”). Bei diesen Nebeln handelt es sich
um Uberreste der Gaswolke, aus welcher diese Stemteianden sind. Wie bereits erlautert,
bestehen diese Gaswolken zu etwa 90 Prozent auseYgtf, 10 Prozent Helium und Spuren von
schwereren Elementen. Bei der Sternentstehung samwigungen Sternen wird hochenergetische
Strahlung mit hohen ultravioletten Anteilen ausgel$aDiese Strahlung regt die Elektronen des
Gases zu hoheren energetischen Zustanden an, wesi@inmte Wellenlangen dieser Strahlung
absorbiert werden. Des Weiteren kdnnen die Gasasutie ionisiert werden, was ebenfalls mit der
Absorption von Strahlung verbunden ist. Wenn dasrritht einen entsprechenden Nebel
durchlauft, dann zeigt das Sternspektrum die eetsgnden Absorptionslinien. Wenn die
Elektronen wieder niedrigere Energiezustande emmeshoder freie Elektronen wieder mit den
Atomrimpfen rekombinieren, wird Strahlung emittiekuf diese Weise wird Strahlung bestimmter
Wellenlangen frei. In diesem Fall erhalten wir videbel ein Emissionsspektrum. Es gibt auch
Kombinationen von Emissions- und Reflexionsneheldiesen Fallen wird von Diffusen Nebeln
gesprochen.

H-11-Regionen bestehen grof3tenteils aus ionisiertem Wasserstaffsind im Prinzip eine spezielle
Art von Emissionsnebeln. Diese Regionen befindech sin der Umgebung der bereits
angesprochenen jungen, sehr hei3en Sterne denr&gklgsen O und B. Diese Sterne geben einen
bedeutenden Anteil ihrer Strahlung im ultravioletiereich ab. Diese hochenergetische Strahlung
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ionisiert den atomaren Wasserstoff, so dass sithRégionen bilden. Typischerweise finden sich
diese H-lI-Regionen daher in Gebieten, in welchatensive Sternentstehungen stattfinden.
Allerdings haben H-l1I-Regionen eine relativ kurzebkensdauer von weniger als eine Millionen
Jahre. Aufgrund der intensiven Sternwinde und netigin Supernovae (Sternexplosionen) der
massereichen Sterne wird der ionisierte Wasserstoférhalb des angegebenen Zeitraumes
zerstreut.

Im Ergebnis zeigt sich, dass das Interstellare Nmadein wichtiger Bestandteil dé®smischen
Materiekreislaufes ist. Aus sehr kalten Molektl- und Staubwolken, weldkollabieren, entstehen
Sterne und Planeten. Aufgrund der Sternaktivitdisteht eine Teilchenstrahlung, welche als
Sternenwind bezeichnet wird. Dieser Sternenwinatssith aus den Bestandteilen des Sterns
zusammen, also hauptsachlich aus Wasserstoff utidnideDamit wird das Interstellare Medium
wieder angereichert. In der Endphase der Sternekitwig werden ganze Sternenhllen bzw. bis zu
90 Prozent der urspringlichen Masse des Sternsstifigan und damit das Interstellare Medium
angereichert. Sehr massereiche Sterne, welchectigesen Elemente bis zum Eisen aufbauen,
enden als Supernova. Wahrend einer Supernova wetdnschwerere Elemente aufgebaut. Alle
diese Elemente werden aufgrund der Supernova audas Interstellare Medium abgegeben. Auf
diese Weise wird das Interstellare Medium mit Eletee schwerer als Wasserstoff und Helium,
sogenannten Metallen, angereichert. Letztendlicind wdiese Materie dann wieder fir die
Sternentstehung und die Planetenbildung verbrauktf. diese Weise tragt das Interstellare
Medium zum kosmischen Materiekreislauf bei. Auch ldehlenstoff, aus welchem das Leben auf
der Erde aufgebaut ist, ist in Sternen entstanBenSupernovae wurde dieser Kohlenstoff frei und
reicherte das Interstellare Medium an. Als sichnddie Erde aus diesem Medium bildete, war auch
der Kohlenstoff fir die Entstehung des Lebens wvadea. Die Erforschung der Interstellaren
Materie ist im Ergebnis ein wichtiger Bereich destidphysik, welcher viele astrophysikalische
Sachverhalte miteinander verbindet.
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Bild 1: Interstellarer Materiekreislauf / Quelldts://Ip.uni-goettingen.de



2 Interstellares Gas

Das Verhaltnis von Gas zu Staub in der Intersitidviaterie betragt 100 zu 1. Wasserstoff ist das
dominierende Element mit einem Massenanteil vord rd@ Prozess und macht 90 Prozent aller
Teilchen der Interstellaren Materie aus. Interated Gas besteht aus folgenden Komponenten:

* Neutraler Wasserstoff (H-1)
* lonisierter Wasserstoff (H-11)
* Molekilwolken (H)

Diese Komponenten sollen in den nachfolgenden Wapdteln ausfuhrlicher betrachtet werden.

2.1 Neutraler Wasserstoff (H-I-Regionen)

Der neutrale Wasserstoff besteht aus einem Prasdfesin und einem Elektron in der Hiille. Streng
genommen gibt es noch die Wasserstoffisotope Deauate(Schwerer Wasserstoff) mit einem
Proton und einem Neutron im Kern sowie Tritium (8tgechwerer Wasserstoff) mit einem Proton
und zwei Neutronen im Kern. Diese machen allerdings einen geringen Anteil aus, so dass
faktisch nur normaler Wasserstoff vorliegt.

Das Wasserstoffatom verflgt Uber verschiedene kgmrstande, welche in einem sehr einfachen
Modell wie verschiedene Umlaufbahnen des Elekttongden Kern dargestellt werden kénnen. Die
Ubergange sind mit der Aufnahme bzw. Abgabe von rgieein Form von Photonen
(Elektromagnetischer Strahlung) verbunden:

n=3

n=2

=1 4\/V\/‘—>
. AE = hf
+Ze

Bild 2: Das Bohrsche Modell des WasserstoffatoQsélle: Wikipedia

Das Wasserstoffatom verflgt Uber mehr als die mneBild gezeigten Energiezustande. Fur die
Energie von Photonen bzw. elektromagnetischer isinglyilt:

E=h-f
(1)

Hierbei ist h das Plancksche Wirkungsquantum, eimgerselle Konstante in der Quantenphysik
mit dem Wert h = 6,62610°* Js, und f die Frequenz der elektromagnetischemiBing.



Die Frequenz f der Strahlung ist Gber nachfolgeGtlrchung mit der Wellenlange verbunden.
Hierbei ist ¢ die Lichtgeschwindigkeit und hat d&ert ¢ = 299.792.458 m/s.

c=f-A
(2)

Ubergénge von den hoheren Energiezustanden (Balnémestimmte Grundzustande werden zu
Serien zusammengefasst:

/ , r ?.,Tie §H :
o

e
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Bild 3: Die Serien im Wasserstoffatom / Quelle phivww.fornoff.homepage.t-online.de

In der Regel befindet sich der Wasserstoff aufgrded niedrigen Umgebungstemperaturen im
Grundzustand. Befindet sich ein junger, heil3errSterder Nahe, so konnen die Elektronen der
Wasserstoffatome angeregt werden.

Im Jahre 1951 wurde ein weiterer wichtiger Energefjang entdeckt, welcher mit der Aussendung
der sogenannten 21-cm-Linie des Wasserstoffs vedyuist. Sowohl der Atomkern als auch das
Elektron des Wasserstoffs verfigen Uber einen Drphis, welcher als Spin bezeichnet wird.
Vereinfacht kann der Drehimpuls wie die Rotatiors deeilchens um seine Achse dargestellt
werden. Diese Vereinfachung ist allerdings keindifslung der Realitat, jedoch fir die Erklarung
der 21-cm-Linie ausreichend. Der Spin (Drehimpuals¥ Elektrons zum Atomkern kann parallel
(Zustand F = 1) oder antiparallel (Zustand F = Digestellt sein. Der Unterschied bedeutet
praktisch die Drehung der Drehimpulsachse des Ble&t um 180°. Beide Madoglichkeiten
entsprechen verschiedenen energetischen Zustasaletgss ein Ubergang zwischen diesen einer
Energiedifferenz\AE entspricht. Diese Energiedifferenz wird gemalichleng (1) E = h f in Form

von elektromagnetischer Strahlung mit einer Wedlagke von 21 cm bzw. einer Frequenz von 1420
Hz frei.



f=AE/h =1420 Hz
A=c/f=21cm

An sich sind solche Ubergange sehr unwahrschejnligh es sich um sogenannte verbotene
Ubergange handelt. Der metastabile Zustand F =t bhise StoReinwirkung sehr langlebig und

daher ist ein Ubergang zum Zustand F = 0 sehr ursehkinlich. Findet ein Ubergang von Zustand

F =1 zu F = 0O statt, wird die 21-cm-Strahlungdesetzt. Nur aufgrund der extrem hohen Anzahl
der Wasserstoffatome kann kontinuierlich 21-cm{8tnag gemessen werden. Mit Hilfe dieser

Strahlung kann die Verteilung des atomaren Wasdéssi Interstellaren Raum gemessen werden.
Nachfolgend eine grafische Darstellung des Saclaltesh
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Bild 4: Die Entstehung der 21-cm-Linie / Quelle: Rigedia

Mit Hilfe dieser Strahlung kann die Verteilung de#emaren Wasserstoffs im interstellaren Raum
gemessen werden. Durch den Doppler-Effekt ist dier-Linie verbreitert. Grund hierfir ist die
thermische Bewegung der Wasserstoffatome. Die $tbisiterung kann vernachlassigt werden.
Die thermische Geschwindigkeit liegt etwa bei 1 &rhzw. 1.000 m/s. In der Sichtlinie werden
unterschiedliche Wolkenkomplexe beobachtet, so di@skinie auch aus diesem Grunde verbreitert
ist. Des Weiteren nimmt die Interstellare Matevigg die Sterne, an der galaktischen Rotation teil.
In Abhangigkeit von der Entfernung zum galaktisciZemtrum hat die Interstellare Materie auch
unterschiedliche Rotationsgeschwindigkeiten.

Wie gut die 21-cm-Linie die Interstellare Materierchlaufen kann und damit ihre Intensitat, mit
welcher sie gemessen werden kann, hangt von denaagten optischen Tieteab. Die optische
Tiefe hangt von der Teilchendichte der Wasserdimffi@ iy pro cm3, vom Absorptionsquerschnitt
o pro Atom fiir die 21-cm-Strahlung = 10 cm?) und von der Weglangsl der durchlaufenen
Interstellaren Materie l&ngs der Sichtlinie abgiis

T=my-o-Al
)

* Der Wertt = 1 bedeutet, dass die Strahlung beim Durchganghdilie Materieschicht (z.B.
Interstellare Materie) auf das 1l/e-fache (etwa umP3ozent) abfallt. Hierbei ist e die
sogenannte Eulersche Zahl mit dem Wert e = 2,71828...



* Fir den Wert >> 1 wird von optisch dick gesprochen

e FOr den Wert << 1 wird von optisch diinn gesprochen

Die optische Tiefer = 1 wird aufgrund von Gleichung (3) bei der Intellaren Materie nicht
erreicht. Ohne die thermische Verbreiterung derci2ikinie ware bereits auf einer Strecke von
einem Kiloparsec (kpc), was einer Distanz von 3.B@&0tjahren entspricht, der Wett= 1 erreicht
und das Interstellare Gas fur diese Strahlung mosiir durchsichtig. Mit Hilfe der thermischen
Linienverbreiterung kann direkt die kinetische Temgiur des Interstellaren Gases bestimmt
werden. Fir die Linienverbreiterung gilt:

Aflf =vlc
(4)

Hierbei ist f wieder die Frequenz und c die Liclsievindigkeit. v ist die mittlere kinetische
Geschwindigkeit der Wasserstoffatome. Diese Gesutigkeit v ist proportional zur Temperatur T
der Wolke aus Interstellarem Gas:

Yormy-v2=3/2-k-T
()

Hierbei ist k die Bolzmannkonstante mit dem Wert K,38- 102 J/K und ny die Masse des
Wasserstoffatoms. Eine typische thermische Vedmang von f = 6.000 Hz entspricht einer
Temperatur von 20 K.

Die 21-cm-Linie kann in Verbindung mit einer stark@adioquelle auch in Absorption beobachtet
werden. In diesem Fall bewirkt die Radiostrahluimge Ubergang von F = 0 zu F = 1, was zu einer
Absorption von Radiostrahlung miit= 21 cm fuhrt.

2.2 lonisierter Wasserstoff (II-Regionen) und Emis®nsnebel

GrofRtenteils ist der Wasserstoff neutral und ndgrannd der 21-cm-Linie Uberhaupt detektierbar.
Es gibt jedoch auch ionisierten Wasserstoff, sogetea H-1I-Regionen. Als leuchtende H-II-
Regionen erscheinen diese als Emissionsnebel. Bek&eispiele fur solche Emissionsnebel sind
der Orionnebel und der Nordamerikanebel. Bei dealBing dieser Nebel handelt es sich um
absorbierte Sternstrahlung, welche dann wiedertiemitvird. Dadurch leuchtet der Nebel dann im
Ergebnis. Das Spektrum eines Emissionsnebels heststiolgenden Komponenten:

» Kontinuum
» Kréaftige Emissionslinien

* Nebenlinien

Das Kontinuum entsteht durch den Einfang von fr&ésktronen durch die Wasserstoffionen oder
auch Heliumionen. Diese Vorgange werden als Fréiu@den-Ubergange bezeichnet. Vor dieser
Rekombination der negativen Elektronen mit dentp@si Atomrimpfen konnen die Elektronen
beliebige Energien haben, so dass ein kontinulertic Spektrum entsteht. Neben diesen
Ubergéangen gibt es auch sogenannte Frei-Frei-UbgegaBei diesen Ubergiangen werden die
Elektronen im elektrischen Coulombfeld der positeladenen Protonen lediglich abgebremst, nicht
jedoch eingefangen. In diesem Fall wird ein Teil bisherigen kinetischen Bewegungsenergie der
Elektronen in Strahlung umgewandelt, wodurch ebdnéen kontinuierliches Spektrum entsteht.



Das Wasserstoffatom und auch das Heliumatom habesthiedene Energieniveaus, welche in
einem vereinfachten Modell als Umlaufbahnen derktd@en um den Atomkern dargestellt
werden. Das unterste Energieniveau bzw. die inedBsthn tragt die Bezeichnung n = 1. Das
Energieniveau n = 2 ist dann das nachst héheregieméreau bzw. die nachste Bahn. Mit
fortlaufenden n werden also die steigenden Energans gekennzeichnet. Elektronen missen bei
der Rekombination nicht zwangslaufig direkt im Gimastand n = 1 landen. Sie kénnen zunéchst
bei einem sehr viel hoheren Energieniveau landeh kaskadenartig Gber mehrere Niveaustufen
gehen. Bei jedem Ubergang von einem héheren zumeimedrigeren Niveau werden bis zum
Erreichen des Grundzustandes Photonen der entspileim Energie bzw. Frequenz bzw.
Wellenlénge freigesetzt. Auf diese Weise entstetiienkraftigen Emissionslinien. Ein wichtiger
Aspekt hierbei ist die sehr geringe Dichte desrftédaren Gases. Aufgrund dieser werden die
Atome wahrend der Ubergange kaum von den Nachlwdieei gestort, so dass auch Ubergange von
sehr hohen Energieniveaus méglich sind. Solche déimgre konnen unter Laborbedingungen auf
der Erde nicht beobachtet werden. So ist zum Baispich ein Ubergang von n = 110 zu 109
maoglich, dessen Energiedifferenz einer Radiostrahhait einer Wellenlange von 6 cm entspricht.

Die Zuordnung der Nebenlinien war zunachst schgieduerst wurde noch an unbekannte
Elemente gedacht. Heute ist jedoch klar, dassobsusn verbotene Ubergénge von lonen wig O
O™, N, usw. handelt. Diese lonen besitzen metastabilerdi@gniveaus mit geringen
Anregungsenergien von etwa 1 eV (Die Abkurzung eNtsfir die Energieeinheit Elektronenvolt.
Sie wird aus Grunden der Anschaulichkeit gegendbeeroffiziellen Energieeinheit Joul (J) in der
Teilchenphysik bevorzugt verwendet. Ein eV ist dimergie, die ein Elektron in einem
Spannungsfeld von einem \olt erhalt und entsprich60210"° J. KeV steht fir
Kiloelektronenvolt, MeV fur Megaelektronenvolt unGeV fir Gigaelektronenvolt). Durch
inelastische Elektronenstdl3e erfolgt dann eine dumg dieser Niveaus. Nur aufgrund der sehr
geringen Dichte des Interstellaren Gases ist dieehsedauer des metastabilen Niveaus kirzer als
die Zeit zwischen zwei St63en, so dass es zur Angegind damit zu einem Strahlungsiibergang
kommt. Fur deren Intensitat gilt dann:

| = const/ n2ds

(6)

Hierbei ist s die Sichtlinie, Uber die integriesitd. Diese wird in Parsec (pc) angeben, wobei gjilt
pc = 3,26 Lichtjahre. Die Anzahl der Teilchen fimeebestimmte Volumenseinheit wird mihn=

ng beschrieben. Diese wird konkret in Anzahl dercéhen pro Kubikzentimeter angegeben. Das
Emissionsmal EM ist dann:

EM =] n2ds
(7)

Daraus ergeben sich Werte fiir EM vori°kfin. Gerade noch sichtbare Objekte erreicht EM &Vert
von bis zu 1&cm®.

Die Ausdehnung der H-lI-Regionen kénnen mit Hilfer donisationsenergie von Wasserstoff
abgeschéatzt werden, welche 13,6 eV betragt. Firlahesation wird eine Strahlung mit einer

entsprechenden Energie bzw. einer Wellenlangeiver91,2 nm bendtigt, was im ultravioletten

Bereich liegt. Um diese Energie durch Strahlungzalofingen, missen die Temperaturen der
Sterne, welche H-lI-Regionen zum Leuchten anregasreichend hoch sein. Bendtigt werden
effektive Sternoberflachentemperaturen von meh2@l800 K. Solche Temperaturen werden von
Sternen der Spektraltypen O und B erreicht, so #HsRegionen in den Umgebungen solcher
Sterne zu finden sind. Die Anzahl der Photonenamit91,2 nm bestimmt dann die Ausdehnung
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der H-1I-Regionen. Diese Photonen entstehen beilil@rgangen in den Grundzustand n = 1, was
im Falle des Wasserstoffatoms die Lyman-Serie D&. Anzahl dieser Photonen wird mit, N
bezeichnet. Es gibt einen bestimmten Abstarmisn Stern, bis zu welchem das Wasserstoffgas mit
der Teilchendichtedurch die Sternstrahlung ionisiert wird. Allerdinfjnden auch immer wieder
Rekombinationen von Elektronen und Wasserstoffkers¢att, welche mitane (Zahl der
Rekombinationen pro Zeiteinheit) angegeben wertiggrbei ista. der Rekombinationskoeffizient
und es gilt a= ny. Die Anzahl der Rekombinationerr ergibt sich dann aus:

Nrek=4/3t - 3 ane
(8)

Zwischen der Anzahl der Photonen, welche Wassérstofisieren, und der Anzahl der
Rekombinationen stellt sich ein Gleichgewicht éiic(= Ngey), SO dass fur den Radius der H-II-
Region um einen Stern der Spektralklassen O uniit:B g
S = [3 Nic /(4moN2)]?
9)

Dieser Radius eswird als Stromgren-Sphare bezeichnet und gibt alchen Radius eine H-lI-
Region um einen Stern der Spektralklasse O unddiceen kann.

. : .

Bild 5: Emissionsnebel: Der Orionneel / Foto F&adhidt

Bei einer typischen Teilchendichte von B 1 / cm3 muss jedes Photon rhitk 91,2 nm eine
Energie von 13,6 eV abgeben, um ein Wasserstoffatononisieren. Die restliche Energie der
Photonen geht in die kinetische Energie der Elelanoiiber. Diese restliche Energie ist im Mittel
groer als die zuvor durch Rekombination dem Etgldngas entzogene Energie. Im Ergebnis
kommt es so zu einer Aufheizung des Gases. Dietiggten Kihimechanismen sind dann die
Ausstrahlungsprozesse bei den verbotenen Nebenlinie Anregungsenergie bei den
zugrundeliegenden inelastischen Sto3en entstamnauga der kinetischen Energie der freien
Elektronen. Die Temperatur ist ja gemal Gleichus)ge(n Mal3 fur die mittlere Geschwindigkeit
der Elektronen bzw. fur deren kinetische Energienw aufgrund der Anregungsenergie fur die
verbotenen Nebenlinien den Elektronen kinetischergia entzogen wird, dann sinkt damit auch
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die Temperatur des Gases. Ein Gleichgewicht bei\dergang stellt sich etwa bei 10.000 K ein, so
dass H-lI-Regionen etwa um das 100-fache heil3er &1 H-I-Regionen. In den H-II-Regionen
kommt es aufgrund der hohen Temperaturen zu dycaensProzessen. An deren Randern bilden
sich sogenannten Stol3fronten. Diese dehnen sich aas zu einer Begrenzung der
Sichtbarkeitsdauer von H-lI-Regionen fihrt. Im Hyges fuhrt diese Ausdehnung zu einer
Abnahme der Dichte der H-II-Region und zu eineri8agung der Sichtbarkeitsdauer auf weniger
als eine Million Jahre.

2.3 Besondere Emissionsnebel

Fur die H-1I-Regionen als Emissionsnebel werdengledh hochenergetische Photonen ik
91,2 bendtigt. Voraussetzung hierfir ist ein Stden Spektralklasse O oder B in einem zuvor
neutralen Interstellaren Gas. Allerdings gibt es Bereich der Sterne auch noch hohere
energetische Prozesse. Etwa die Bildung von Plaseiten Nebeln in der Endphase der
Sternentwicklung von massearmen Sternen oder vdierHim Novae. In diesen Féllen kann die
Temperatur um den Faktor Funf hoher sein als beogalichen Emissionsnebeln. Aufgrund der
raschen Expansion dieser Gebilde kdnnen Plandtarisiebel etwa 10.000 Jahre und Hullen um
Novae etwa nur 100 Jahre lang gesehen werden. Dissi&nsnebel um Wolf-Rayet-Sterne
resultieren aus starken Sternwinden, bei der eiRgrMassenanteil dieser Sterne an die Umgebung
abgegeben wird. Die Hiullen dieser Sterne haben €estyren von 10.000 bis 30.000 K. Noch
dramatischer sind die Ereignisse bei der Explogores massereichen Sterns am Ende seiner
Entwicklung, was als Supernova bezeichnet wird. Bgrernovae bilden sich Stol3fronten, welche
die Schallgeschwindigkeit Uberschreiten. Die Terapgran einer solchen StoR3front betragt etwa
eine Million Kelvin. Dabei kommt es zu verschieden8trahlungsprozessen. Einmal entsteht
thermische Bremsstrahlung im Rontgenbereich. Zurdewsm werden an den vorhandenen
Magnetfeldern Elektronen spiralférmig beschleunggt,dass sogenannte Synchrotronstrahlung im
optischen Bereich und im Radiobereich erzeugt whikerbei ist anzumerken, dass bei der
Beschleunigung von Ladungen (z.B. Elektronen odssitpe Atomkerne) elektromagnetische
Strahlung erzeugt wird. Bei einer Supernova wendagnetfelder stark komprimiert und dadurch
verstarkt. Des Weiteren bilden sich starke Turtzéenim Gas aus. Als Supernova-Uberrest haben
Emissionsnebel eine Lebensdauer von etwa Hundsettauwahren.

2.4 Molekulwolken

Molekulwolken bestehen hauptsachlich aus molekolaréasserstoff Bl Es kommen allerdings in
geringen Mengen auch viele andere chemische Varbgeh vor. Durch Strahlung werden diese
Molekule allerdings zersetzt. Dieser Vorgang wirds aPhotodissoziation bezeichnet.
Molekulwolken kdnnen daher nur in Gebieten existiewelche vor Strahlung geschutzt sind. Dies
ist in Gebieten der Fall, wo Strahlung durch Initaren Staub absorbiert wird. Moleklle kbnnen
noch mehr Energiezustande als Atome annehmen. Sitztbein zweiatomiges Molekll zwei
weitere Freiheitsgrade:

* Rotation um den Schwerpunkt des Molekiils
* Gegeneinanderschwingen der Atomkerne

Wie im Falle der Ubergange in einem Atom sind adighoben genannten Ubergange gequantelt.
D.h. nur bestimmte Rotations- und Schwingungszuastétellen sich ein. Der Ubergang zwischen
diesen Zusténden ist mit der Aufnahme oder der Bégainer bestimmten Energie verbunden.
Anders ausgedruckt, zwischen zwei Zustanden besiabt Energiedifferenz, welche gemal der
Gleichung (1) einer elektromagnetischen Strahlung &iner bestimmten Frequenz bzw.
Wellenldnge entspricht. Im Falle der Molekile estisthauptsachlich Radiostrahlung im Bereich
von Zentimetern und Dezimetern. Die Teilchendight&lolektlwolken bewegt sich zwischen 100
und 1.000.000 Teilchen pro Kubikzentimeter.
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In den Molekulwolken kommen auch komplexere chehas¥erbindungen, wie Armeisensaure
und Methylalkohol vor. Bisher sind rund 200 versci@ne Verbindungen im interstellaren Raum
nachgewiesen worden, Tendenz steigend. Aufgrund méativ hohen Gravitation sind
Molekulwolken gravitationsinstabil. Bei einer Stéigj etwa durch eine Supernova, kann es zu
Verdichtungen in den Molekilwolken kommen, woduachdiesen Stellen die Gravitation ansteigt
und so noch mehr Materie angezogen wird. Infolgemikd es zu einem sogenannten
Gravitationskollaps, bei dem Materie so weit kompert werden kann, dass Druck und
Temperatur ausreichend hohe Werte (10 Millionerz#t) Ziindung der Fusion von Wasserstoff zu
Helium erreichen kénnen. Dann ist ein Stern entian Als Nebenprodukt der Sternbildung
kénnen auch Planeten entstehen. Im Ergebnis sitrdnexkalte Molekilwolken die Gebiete der
Sternentstehung und damit auch der Planetenentgfehin Extremféllen wurden bei
Molekiilwolken auch Temperaturen vonm18 gemessen. Diese hohen Temperaturen kénnen durch
einen sogenannten Pumpmechanismus erklart werd@nddm Teilchen auf ein metastabiles
Niveau gehoben werden und in diesem Niveau sehr zaélreicher vertreten sind als im
Grundzustand. Durch einfallende Strahlung der eaetsenden Frequenz kdnnen diese Teilchen
dann wieder in den Grundzustand gelangen, wasndlszierte Emission bezeichnet wird. Im
Mikrowellenbereich wird in diesem Fall von einem MBR gesprochen. Im optischen Bereich
wirde es sich um einen LASER handeln. Der MASERigEffkommt vorwiegend bei den
Molekilen OH, HO und SiO vor. Dieser Effekt tritt auch bei bestitamveranderlichen Sternen
auf. Die MASER-Quellen sind sehr kompakt und numigg Astronomische Einheiten (eine
Astronomische Einheit AE entspricht der mittlerentfErnung Erde — Sonne&49.597.870.700
Meter) grol3.

G asnebel

oy

Absorption ;

Bild 6: Absorptions- und Emissionsnebel / Quellgpsi//Ip.uni-goettingen.de
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3 Interstellarer Staub

Der Interstellare Staub besteht aus Staubteilovelthe einen mittleren Durchmesser von etwa 0,3
pm haben. Die Hauptbestandteile des Interstell&tanbes sind Silikate, Graphit und Eis. Unter
den Silikaten, welche fir die Planetenentstehunge ewvichtige Rolle spielen, befinden sich
hauptsachlich Olivine und Pyroxene. InterstellatauBwolken haben niedrige Temperaturen von
unter 100 K und bilden mit den Molekilwolken eingithtigen Mechanismus zur Sternbildung.
Die Beobachtung von Interstellaren Staubwolkemelgttiv schwierig. Ihre Konzentration ist in den
meisten Fallen gering und es sind keine Spektratlizu sehen. Der Nachweis von Interstellarem
Staub ist nur méglich tber:

* Extinktion
* Verfarbung
e Polarisation

+ Reflexion des Sternlichtes

Nachfolgend wird ausfuhrlicher auf die einzelnercaeismdglichkeiten eingegangen.

Bild 7: Der Pferdekopfnebel im Orion (Interstella&aub) / Foto: Ralf Schmidt

3.1 Extinktion

Die Extinktion ist die Abschwachung einer Strahlumgm Durchgang durch ein Medium. Die
Strahlung wird dann in Abhangigkeit von den Eigérdten des Mediums und von der
durchstrahlten Schicht charakteristisch abgeschiw&dwohl interstellare Dunkelwolken als auch
Interstellarer Staub bewirken eine Extinktion.
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Die Extinktion der Galaxis (Milchstral3e) kann dudik Z&hlung von auf3ergalaktischen Systemen
bestimmt werden. Zur genauen Bestimmung werdenkiggdhe Koordinaten- Abhandlung:
»JAstronomische Koordinaten und Orientierung am &ehimmel®) bendtigt. Der galaktische
Aquator des Koordinatensystems wird durch die EbdgreMilchstraBe definiert. Innerhalb von
+10° galaktischer Breite kbnnen nur wenige extrakfdche Systeme beobachtet werden, da hier
die Konzentration von Interstellarem Staub relatieh und damit die Extinktion entsprechend grof3
ist. Interstellarer Staub ist stark zu Ebene ddags konzentriert. A ist der Extinktionsbeitrag im
Visuellen, m die scheinbare Helligkeit im Visuellen und,Mie absolute Helligkeit im Visuellen.
Die Entfernung r wird in Kiloparsec (kpc) angegebEn gilt folgende Beziehung zwischen diesen
Grofien:

my - My = Ay + 5"log(r) - 8"
(10)

Durch empirische Beobachtung finden sich folgenxinktionsbeitrage Ax:

« Ay =1...2"/kpc im Falle von Dunkelwolken

* Ay =0,3m/kpc im Mittel in der Ebene der Galaxis

Die Leuchtkraft eines Objektes in einer Entfernung zehn Kiloparsec, was einer Entfernung von
32.600 Lichtjahren entspricht, wird zu etwa zehf&nklassen abgeschwacht. Die Streuung und
damit auch die Extinktion ist abhangig von der &felingel bzw. der Frequenz f der Strahlung.
Kurzwelliges Licht wird starker abgeschwacht alsglaelliges Licht. D.h. dass blaues Licht starker
abgeschwacht wird als rotes Licht. Das Licht ei@eelle wird beim Durchlaufen einer Schicht aus
Interstellarem Staub immer réter, es wird in dieséall von einer interstellaren Verfarbung
gesprochen. Der Grad der Verfarbung wird als Faréex definiert:

E(A1, 22) = (M1 — My2) — (M1 — M2)o
(11)

Hierbei beschreibt der Term,rdie beobachtete scheinbare Helligkeit mit Extioktund der Term
m,o die scheinbare Helligkeit ohne Extinktion. Auf dexchten Seite der Gleichung wird die
Differenz zwischen der beobachteten Farbe und aEmiEarbe des Objektes gebildet. In der Regel
handelt es sich um Sterne. Deren Eigenfarbe esgihtaus dem Vergleich mit Sternen desselben
Spektraltyps. Auch im Falle von ganzen Galaxien nigin entsprechende Abschatzungen
durchgefuhrt werden.

Die Extinktion kann auch durch Sternzéhlungen basti werden. In diesem Fall kann das zu
untersuchende Feld mit einem Referenzfeld verghalierden. So wird z.B. in einem sogenannten
Wolf-Diagramm die Anzahl der Sterne bei einer scharen Helligkeit eingetragen. Die Sterne
werden pro Quadratgrad im Helligkeitsintervall [z m + %2] im Gebiet einer Dunkelwolke und
eines Referenzfeldes gezahlt. Wenn alle Sternelbesbsolute Helligkeit hatten, so wirde eine
im Entfernungsbereichy,rr, liegende Dunkelwolke den Helligkeitsanstieg reduam. In diesem
Fall wirde eine Extinktion die Helligkeit um dentBey Am reduzieren und damit wirden sich die
Sternzahlen N(m) in dem betroffenen Bereich mehnklieduzieren. Auf diese Weise kann die
Entfernung einer Dunkelwolke grob angegeben werdeei viele Dunkelwolken nicht mehr als
100 kpc entfernt sind.

Die interstellare Absorption ist wellenlangenabhgndélurzwellige elektromagnetische Strahlung
wird starker absorbiert als langwellige. So ist dibsorption im infraroten Bereich und im
Radiobereich sehr gering. Hingegen nimmt sie inisopen und im ultravioletten Bereich stark zu.
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Bei einer Wellenldnge voh = 220 nm, was im UV-Bereich liegt, kommt es zueemnbreiten
Maximum der Absorption. Ursache hierfir sind vorggad Graphitteilchen.

3.2 Streuung

Interstellare Extinktion entsteht in erster Liniairch Streuung und nicht durch Absorption.
Entscheidend fir die Theorie der Streuung ist dasrhaitnis der Wellenlange. der
elektromagnetischen Strahlung zum Teilchendurchenekder Interstellaren Materie:

e d/A — 0O: In diesem Fall ist der Durchmesser der Teilchehr sgel kleiner als die
Wellenldnge (d<< A) und es kommt zur sogenannten Rayleigh-Streuunelchs
proportional i ist.

e d/A>>1:Indiesem Fall ist die Streuung unabhangig vorMdelienlange.

« d/X=1:Indiesem Fall handelt es sich um interstel&tmubkorner, welche eine GroRRe von
einigen 100 nm haben. Die Streuung ist in dieselpFaportional zu.™.

Aus der Extinktionskurve kann die chemische Zusanse&zung des Interstellaren Staubes
ermittelt werden. Dabei finden sich Graphitteilchemd Silikate. Fur eine typische interstellare
Gaswolke gilt:d/ L = 1, Dichte ein Teilchen pro 100 m3, Durchmesselaet@ pc und Temperatur
etwa 100 K. Der Interstellare Staub kommt aus destramenden Sternhillen, Kondensationen,
Ruf3flocken, etc.

3.3 Polarisation

Elektromagnetische Strahlung bzw. Licht kommt imse@iedenen Schwingungsebenen vor. Wenn
jedoch bestimmte Schwingungsebenen bevorzugt gerftrdann wird von Polarisation gesprochen.
Bereits im Jahre 1949 wurde ein Zusammenhang zemsallem Polarisationsgrad und der
interstellaren Verfarbung sowie der interstellar&xtinktion gefunden. Elektromagnetische
Strahlung hat sowohl einen elektrischen als audereimagnetischen Feldvektor. Beide stehen
senkrecht aufeinander bzw. in einem Winkel von 20®inander. Fir die Betrachtung der
Schwingungsebene reicht es daher aus, einen dietshrektoren als Bezugsgrof3e zu nehmen. So
schwankt zum Beispiel der elektrische Feldvektozugsweise parallel zur galaktischen Ebene.

Der Polarisationsgrad P lasst sich aus der Int#ngiles parallel zur Polarisationsebene

schwingenden Lichtes, lund der Intensitat des senkrecht zur Polarisatiogise schwingenden
Lichtes L berechnen:

P=p—Is/(lp+1s)
(12)

Die Polarisation kann auch in Gro3enklassen angggelerden:

Amy = 2"5log(l, / 1s)
(13)

Des Weiteren wurde eine Korrelation des Polarisatioades P mit dem Farbexzes3,EL,)
gefunden:

Am,~2M7P undAm,=~ 0,19E(B, V)
(14)
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Die Polarisation findet ihre Erklarung in der Stukder streuenden Teilchen. Sie sind langlich und
ihre Achsen weisen eine statistische Vorzugsrigptom Raum auf. Bei einem festen Wert fur die
Wellenlangel ist das Verhéltnis @d/groéer fur parallel zur grol3en Achse schwingerdelst als

fur senkrecht dazu schwingendes Licht. Fur die dei&chwingungsebenen des Lichts gibt es
unterschiedliche Extinktionen. Die Ausrichtung deilchen der Interstellaren Materie wird durch
das galaktische Magnetfeld bewirkt. In diesem ondgsieh paramagnetische oder diamagnetische
Staubteilchen mit der Achse ihres kleinsten Tragh@mentes im Mittel vorzugsweise parallel an.
Die interstellare Polarisation kann durch Messungem Sternen in unterschiedlichen galaktischen
Breiten und L&ngen bestimmt werden.

In der Umgebung von kihlen Sternen erscheinen d@ib®8/olken als Reflexionsnebel. Sie

emittieren hierbei kein eigenes Licht, sondernugrelediglich das Licht des Sternes. Im Ergebnis
reflektieren sie das Sternenlicht, daher ihre Bdwring als Reflexionsnebel. Die Spektren der
Reflexionsnebel &hneln daher dem Spektrum desadwhstiden Sterns, wobei auch in diesem Fall
das blaue Licht starker als das rote gestreut vidid. Reflexionsnebel haben Ausdehnungen von
etwa einem Parsec (3,26 Lichtjahre) und die ansindlen Sterne sind meistens vom Spektraltyp B.
Durch die Strahlung des Sterns wurde eine Hillegebtasen. Interstellarer Staub ist eine wichtige
Komponente bei der Sternentstehung. Damit eine Walks kaltem Wasserstoff zu einem Stern
kollabieren kann, muss die Temperatur auf etwa lBekuntergekuhlt werden. Hierfir gibt es

verschiedene Kidhlmechanismen. Durch Interstell@®&ub wird ebenfalls thermische Energie in
elektromagnetischer Strahlung umgewandelt. Diesghbing kann die Wolke verlassen, so dass
sich diese abkuhlt. Ein Beispiel fir einen Reflerdoebel ist der Plejadennebel.

Bild 8: Die Plejaden mit dem Plejadennebel (Refhesnebel) / Foto: Ralf Schmidt
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4 Schlusswort

Diese Abhandlung Uber ,Interstellare Materie” dtedine Literaturrecherche dar. Die hierfir
verwendete Literatur ist im Literaturverzeichnisgageben und eignet sich auch fir die weitere
Vertiefung der Thematik

In den 1930er Jahren gelang der Nachweis von veglirgiteter Materie im Raum zwischen den
Sternen, dem sogenannten interstellaren Raum. ideestellare Materie kommt in verschiedenen
Formen vor. Sie besteht zu fast 100 Prozent ausabenn und ionisiertem Gas, etwa 90 Prozent
Wasserstoff und 10 Prozent Helium. Elemente schwede Helium, in der Astrophysik
zusammenfassend als Metalle bezeichnet, kommenim@puren vor. Etwa ein Prozent der
Interstellaren Materie liegt in Form von Molekilemd Staub vor. Erscheinungsformen der
Interstellaren Materie sind vor allem Molekulwolkeistaub, Reflexionsnebel, H-I-Gebiete
(atomarer neutraler Wasserstoff), Absorptions- &miissionsnebel und H-II-Gebiete (ionisierter
Wasserstoff). Zusammen mit der im interstellarenurRavorhandenen elektromagnetischen
Strahlung und Magnetfeldern bildet die Interstelldviaterie das Interstellare Medium. Der
Interstellaren Materie entsprechend gibt es inrdbrhaon Planetensystemen sogenannte
Interplanetare Materie und zwischen den Galaxiersdgenannte Intergalaktische Materie.

Interstellare Materie ist als Teil des kosmischeatdviekreislaufes von grof3er Bedeutung fur die
Entwicklung von Einzelobjekten im Universum. Austerstellarer Materie entstehen Sterne,
Planeten und Leben. Am Ende der Sternentwicklungl Wiaterie wieder an das Interstellare
Medium zurlckgegeben. Aus diesem Grunde ist dier&hung der Interstellaren Materie ein
wichtiger Forschungszweig der Astrophysik.

Diese Abhandlung wére ohne die Mitwirkung von Figeem und Kollegen nicht méglich gewesen.
So mdchte ich insbesondere Ralf Schmidt fur diev&diigungstellung von wunderschénen und
professionell erstellten Bildern danken. Ein beswad Dank gilt auch demjenigen, der diese
Abhandlung Korrektur gelesen hat. Doch auch meinewen Leserinnen und Lesern mdchte ich
sehr danken.
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