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Sterne, die ihre Energie aus dem
He-Brennen durch Verschmelzung
von drei Heliumkernen zu '2C be-
ziehen, werden wegen ihrer enorm
angewachsenen GroBe als Rote
Riesen bezeichnet. Da sie flr die
Produktion der Hélfte der schwe-
ren Elemente zwischen Eisen und
Wismut verantwortlich sind, hat
diese Sternpopulation die chemi-
sche Entwicklung des Universums
genauso stark beeinflusst wie die
im vorigen Beitrag behandelten
Supernovae. Laborexperimente
tragen entscheidend dazu bei,
dass die Elementsynthese in Ro-
ten Riesen quantitativ beschrie-
ben werden kann. Dabei fasziniert
besonders das unmittelbare Zu-
sammenspiel von experimentell
bestimmten Wirkungsquerschnit-
ten und astrophysikalischen Aus-
sagen, wie am Beispiel der mas-
sereichen Sterne ausgefihrt wird.

Beobachtungen an
Roten Riesen

Die Elementhaufigkeiten der Son-
ne, die als typischer Hauptreihen-
stern gilt, entsprechen in sehr gu-
ter Naherung dem Materie-Mix im
Universum. Von diesem Mittelwert
finden sich in der Atmosphére von
Roten Riesen starke Abweichun-
gen. So legt zum Beispiel das sig-
nifikante Auftreten des instabilen
Elements Technetium nahe, dass
im Innern dieser Sterne standig
schwere Elemente neu gebildet
werden. In der Tat wurde vor etwas
mehr als 50 Jahren aus dem gesi-
cherten Nachweis von Technetium
[1] geschlossen, dass die He-
Brennzonen dieser Sterne flr die
Elemententstehung verantwortlich
sind, und dass darlber hinaus ein

Mechanismus existiert, der eine
effektive Mischung aus der He-
Brennzone an die Oberflache ver-
mittelt [2].

Eine weitere wichtige Beobach-
tung betrifft die Tatsache, dass Ro-
te Riesen infolge starker Stern-
winde Massenverluste von mehr als
107 Sonnenmassen/Jahr erleiden.
Diese Massenverluste steigern sich
am Ende der Roten-Riesen-Phase
zu einem Superwind, der zum Ver-
lust der gesamten, restlichen Huil-
le in Form eines Planetarischen
Nebels flihrt. Der verbleibende Zen-
tralteil des Sterns, der sein Dasein
als weiBer Zwerg beschlieBt, l|asst
infolge seiner hohen Oberflachen-
temperatur den abgestoBenen Pla-
netarischen Nebel hell aufleuchten.
Dieser Vorgang gewahrleistet, dass

einmal prozessiertes Material nicht
in dem langsam erléschenden wei-
Ben Zwerg gefangen bleibt, son-
dern dass esim kosmischen Kreis-
lauf zu einer Anreicherung von
schweren Elementen sowohl im
interstellaren Medium als auch in
den spater daraus gebildeten jin-
geren Sternen fihrt.

Bereits in den Sternwinden kommt
es zur Bildung von Staubkérnchen,
wobei zunéchst die stabilsten Ver-
bindungen von haufigen Elemen-
ten, wie z. B. SiC oder Korund,
als Kondensationskeime dienen.
Diese Kérner von ca. 1 um Durch-
messer kdnnen in Meteoriten nach-
gewiesen und isoliert werden. Die
Analyse ihrer Zusammensetzung
zeigt typische Haufigkeitsmuster,
die detaillierte Aufschllisse Uber
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Abb. 1: Material, das von Roten Riesen mit schweren Elementen an-
gereichert und in Form von Sternwinden und Planetarischen Ne-
beln abgestoBen wird, kondensiert zusammen mit SiC oder Korund
in Form von ca. 1 um groBen Staubkdrnchen. Das Beispiel der Kryp-
ton-Isotope zeigt, dass die Haufigkeitsmuster der in verschiede-
nen Meteoriten gefundenen Kérner (schwarze Symbole) bemer-
kenswert gut mit den Vorhersagen eines Modells fiir den stellaren
s-Prozess libereinstimmen (offene Symbole). Die Streuung der
Werte fiir ®Kr ist ein Hinweis darauf, dass sie bei ihrer Entstehung
verschiedenen stellaren Neutronenfliissen ausgesetzt waren.
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die Situation beim He-Brennenim
Mutterstern liefern. In der Abb. 1
werden die Haufigkeiten der Kryp-
ton-Isotope in solchen SiC-Koér-
nern mit den Vorhersagen eines
Modells fir die stellare Nukleo-
synthese durch Neutroneneinfang
(s-Prozess) verglichen, wobei die
Streuung der Werte fir 8K fiir die
Eingrenzung der dabei auftreten-
den Neutronenflisse besonders
aufschlussreich ist.

Stellare
Elementsynthese

Sterne werden durch den Gravita-
tionskollaps interstellarer Materie
geboren und beginnen ihre Ent-
wicklung durch Fusion von Was-
serstoff. In diesem Zeitabschnitt
beschrénkt sich die Produktion
neuer Elemente neben dem in der
Fusion gebildeten Helium im We-
sentlichen auf *N. Nachdem der
Wasserstoffvorrat erschépft und
Temperatur und Dichte im Zen-
trum weiter angestiegen sind, setzt
bei etwa 100 Millionen Grad die Tri-
pel-a-Reaktion ein, in der He zu "*C
und "®0 verbrannt wird.

Gleichzeitig mit der Fusion von Heli-
um zu Kohlenstoff und Sauerstoff
wird durch a-Einfange an dem zuvor
produzierten "N tiber die Reaktions-
kette "“N(a,y)"®F(B+V)'®O(a,y)**Ne hin-
reichend viel ?Ne erzeugt, das sei-
nerseits durch (a,n)-Reaktionen
zur Erzeugung der fiir die Synthe-
se der schweren Elemente erfor-
derlichen freien Neutronen fihrt. In
sonnenadhnlichen Sternen gibt es
daneben noch eine zweite Quel-
le stellarer Neutronen durch die
8C(a,n)-Reaktion, wobei das Aus-
gangsmaterial an der Grenzschicht
zwischen H- und He-brennender

Zone durch die Reaktionssequenz
2C(p,y) *N(B+v)*C entsteht.

Neutroneneinfang, ergibt sich ein
Ubersichtlicher Reaktionspfad
(Abb. 2), an dem Uberwiegend sta-
bile Kerne beteiligt sind. Die firr ei-
ne Beschreibung notwendigen Re-
aktionsraten kénnen deshalb in
Laborexperimenten vermessen
werden. Der mit dem He-Brennen
verknlpfte s-Prozess ist fur etwa
die Halfte der beobachteten Iso-
topenhaufigkeiten zwischen Fe und
Bi verantwortlich, wobei der Verlauf
und die relativen Beitrage der er-
wéahnten Neutronenquellen ent-
scheidend von der jeweiligen Stern-
masse abhangen.

Die so erzeugten Neutronen kon-
nen wegen der fehlenden Cou-
lomb-AbstoBung von den in Ster-
nen der zweiten Generation relativ
haufigen Kernen der Eisengruppe
eingefangen werden. Multiple Ein-
fange auf einer Zeitskala von Mo-
naten oder Jahren ergeben den
slow neutron capture process (s-
Prozess). Da die 3-Halbwertszeiten
von neu gebildeten instabilen Ker-
nen in der Regel sehr viel kirzer
sind als die Zeit bis zum n&chsten
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Abb. 2: Der s-Prozess im Bereich der Kr-Rb-Sr-Isotope. Der Aus-
schnitt aus der Nuklidkarte zeigt den durch Neutroneneinfédnge und
B-Zerfille bedingten Reaktionsfluss und die resultierenden Ver-
zweigungen bei A = 79 und 85. Man beachte, dass die Starke der
Verzweigung im ersten Fall durch die relativen Haufigkeiten von ®°Kr
und #Kr und im zweiten Fall durch ®®Sr festgelegt ist, die als reine
s-Kerne durch stabile Isobare gegen die -Zerfalle aus der r-Pro-
zess-Region (gestrichelte Pfeile) abgeschirmt sind. Mit zuneh-
mendem Neutronenfluss wird offensichtlichimmer weniger %°Kr und
86Sr gebildet. Durch Vergleich mit dem tatséchlichen Isotopenver-
haltnis ergibt sich so die Méglichkeit, den stellaren Neutronenfluss
im s-Prozess einzugrenzen. Als Voraussetzung dafiir miissen die
Querschnitte fiir Neutroneneinfang genau bekannt sein. Die Ana-
lyse wird durch kernphysikalische Besonderheiten kompliziert.
Dazu gehért die Temperaturabhiéngigkeit der Zerfallsrate von °Se
[7]und die Rolle des Isomers im ®°Kr, die entsprechend beriicksichtigt
werden missen.




Dies gilt auch fur die auf das He-
Brennen nachfolgenden Entwick-
lungsphasen. Kleinere Sterne wie
die Sonne verlieren durch den star-
ken Sternwind bereits wahrend
des He-Brennens einen Grofteil
ihrer AuBeren Hulle und enden als
weiBe Zwerge. Massereichere Ster-
ne kénnen nach Verbrauch des
Heliums im Zentrum durch weite-
re Kontraktion ihre Zentraltempe-
ratur so weit erhéhen, dass mit
dem Kohlenstoff-, Neon/Sauer-
stoff- und schlieBlich mit dem Si-
lizium-Brennen weitere Brennpha-
sen gezindet werden. Speziell
beim Kohlenstoff-Brennen ergibt
sich — neben der Anreicherung
der Fusionsprodukte Ne und Mg -
eine zweite s-Prozess-Phase,
wobei Neutronen ebenfalls Uber
22Ne(a,n)-Reaktionen erzeugt wer-
den.

Die noch ausstehende zweite Half-
te der Isotopenhaufigkeiten zwi-
schen Fe und Bi einschlieBlich der
Aktiniden werden dem rapid neu-
tron capture process (r-Prozess)
zugeschrieben, der in der nach-
folgenden Supernova-Explosion
stattfindet. Dieser r-Prozess un-
terscheidet sich von dem ver-
gleichsweise ruhig verlaufenden
s-Prozess durch extrem hohe Neu-
tronenfllisse und Temperaturen.
Da unter diesen Bedingungen Neu-
troneneinfdnge sehr viel wahr-
scheinlicher sind als die 3-Zerfal-
le der gebildeten Kerne, entwickelt
sich ein komplexes Reaktions-
netzwerk, das mehrals Tausend, in
der Regel sehr kurzlebige Kerne
umfasst. Dementsprechend ist die
Beschreibung derim r-Prozess ge-
bildeten Haufigkeiten sowohl durch
unsichere theoretische Vorhersa-
gen derrelevanten Reaktions- und
Zerfallsraten, als auch durch die

Uberaus schwierige Behandlung
der Explosion selbst noch mit vie-
len offenen Fragen behaftet.

Der s-Prozess in Roten
Riesen

Unter Neutronenbestrahlung an-
dert sich im s-Prozess die Haufig-
keit eines Isotops N, entspre-
chend seiner Erzeugungs- und Um-
wandlungsraten,

dN
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In diesem Ausdruck wurde ange-
nommen, dass der Vorgangerkern
der Masse A-1 stabil ist, der Kern
A jedoch sowohl durch Neutro-
neneinfang als auch durch B-Zer-
fallumgewandelt werden kann. Die
B-Zerfallsrate A, = In2/t,,, mussim-
mer dann berlcksichtigt werden,
wenn sie von derselben GroBen-
ordnung ist wie die Einfangrate,
A, = n, [60v;, die durch die Neu-
tronendichte n,, die mittlere ther-
mische Geschwindigkeit der Neu-
tronen v; und den stellaren Ein-
fangquerschnitt [G[bestimmt wird.
In einem solchen Fall wird ein Ver-
zweigungsverhaltnis
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definiert, das Uber A, explizit von
der Neutronendichte, eventuell
Uber die stellare Zerfallsrate aber
auch von der Temperatur und der
Dichte beim s-Prozess abhéangt.
In Abb. 2 ist als Beispiel die Ver-
zweigung im Bereich der Kr-Rb-Sr-
Isotope skizziert, auf die im fol-
genden Abschnitt Bezug genom-
men wird.

Fur die Gesamtheit aller Kerne bis
zum Wismut ergibt sich ein System
von gekoppelten Differentialglei-
chungen, wobei im allgemeinen
Fall die Koeffizienten noch von der
Zeit, sowie von Temperatur und
Druck in der Synthesezone ab-
hangen kénnen. Diese Abhéngig-
keiten werden durch detaillierte
Sternmodelle beschrieben. Da-
durch ergeben sich aus den be-
rechneten Haufigkeiten wichtige
Ruckschlisse auf die Qualitat der
verwendeten Sternmodelle.

Experimente und Stern-

modelle fiir das He-
Brennen in Roten Riesen

Derzeit werden zwei s-Prozess-
Szenarien diskutiert, mit denen so-
wohl die solaren s-Haufigkeiten,
als auch die durch den s-Prozess
bedingten beobachteten Uberhiu-
figkeiten in den Atmosphéren von
Roten Riesen beschrieben werden
kénnen. Dabei handelt es sich zum
einen um das He- und C-Brennen
in schweren Sternen von acht bis
dreiig Sonnenmassen, sowie das
Heliumschalenbrennenin leichten
Sternen von ein bis drei Sonnen-
massen. Massereiche Sterne ha-
ben vergleichsweise hohe Zen-
traltemperaturen, so dass die
#2Ne(a,n)*Mg-Reaktion ablaufen
kann, die fur die Dauer des He-
Brennens eine relativ geringe Neu-
tronendichte von ca. 10 cm™ lie-
fert. Mit den noch héheren Tem-
peraturen beim C-Brennen steigt
auch die Rate der (a,n)-Reaktionen
an, so dass kurzzeitig maximale
Neutronendichten von 10 cm™
erreicht werden. Allerdings reicht
derintegrale Fluss, den diese Ster-
ne produzieren, lediglich aus, umden
Synthesepfad bis zur ersten ma-
gischen Neutronenzahl bei N = 50




voranzutreiben. Mit dieser soge-
nannten schwachen Komponente
lassen sich die s-Haufigkeiten im
Massenbereich von Eisen bis Yit-
rium beschreiben.

Die Hauptkomponente der s-Hau-
figkeiten, die im Wesentlichen den
Bereich zwischen Zr und Bi be-
trifft, erfordert einen deutlich héhe-
ren integralen Fluss. Von astrono-
mischen Beobachtungen weiB
man, dass Rote Riesen von weni-
gen Sonnenmassen in ihren At-
mospharen entsprechende An-
reicherungen schwerer Elemente
zeigen. Das Fehlen nennenswer-
ter Magnesiumanteile belegt je-
doch, dass in diesem Fall die
2Ne(a,n)**Mg-Reaktion allenfalls
eine untergeordnete Rolle spielt,
was wegen der niedrigeren Tem-
peraturen in diesen Sternen auch
plausibel erscheint. Hier wird
deshalb die Neutronenproduktion
durch die "*C(a,n)'®*O-Reaktion do-
miniert. Insgesamt ist der s-Prozess
in diesen Sternen erheblich kom-
plizierter als in massiven Roten
Riesen [3,4].

Die aus dem schwachen integra-
len Fluss resultierende Besonder-
heit des s-Prozesses in masserei-
chen Sternen besteht darin, dass
der Neutroneneinfangquerschnitt
einzelner Isotope in der N&he der
Eisensaat erhebliche Auswirkun-
gen auf die gesamte Haufigkeits-
verteilung hat [5]. Dies istin Abb. 3
am Beispiel der Querschnitte von
8Cu und %Cu gezeigt, die kiirzlich
am 3.7-MV-Beschleuniger des In-
stituts fir Kernphysik mit zwei- bis
dreifach verbesserter Genauigkeit
vermessen wurden. In beiden Fal-
len stellte sich heraus, dass diese
Querschnitte in friheren Messun-
gen um 30 bis 40 % Uberschétzt
wurden. Dieses Beispiel illustriert

die Bedeutung zuverlassiger La-
borexperimente fir die quantitati-
ve Beschreibung der Elementpro-
duktion im s-Prozess.

Aufgrund dieser Ergebnisse wur-
de am IK eine Serie von Quer-
schnittsmessungen an insgesamt
10 Isotopen zwischen Fe und Rb
durchgeflhrt, fur die zum Teil mit
der hochempfindlichen Beschleu-
niger-Massenspektrometrie eine
fur dieses Gebiet neue Technik ein-
gesetzt wurde [6]. Das Ziel dieser
Untersuchungen ist es, die kern-
physikalischen Grundlagen zur Be-
rechnung der s-Prozess-Haufig-
keiten so weit zu verbessern, dass
der Vergleich mit den beobachte-
ten Haufigkeiten in Roten Riesen
fur Rickschlusse auf die kritischen
Aspekte von Sternmodellen er-
mdglicht. Solche Tests sind be-

sonders wichtig, da die theore-
tische Behandlung wegen der Kom-
plexitat der Sternmodelle auf gro-
be Naherungen angewiesen ist.
Vor allem die Erfassung der Durch-
mischungsvorgange und die Be-
schreibung der Konvektion und
der Sternwinde, fUr die es derzeit
nur schematische Ansétze gibt,
bereiten enorme Schwierigkeiten.

In diesem Zusammenhang sind
die in Meteoriten gefundenen stel-
laren Staubkdérner von zunehmen-
dem Interesse. Die verbesserte
Empfindlichkeit der Analysenme-
thoden ermdglicht inzwischen auch
Untersuchungen im Massenbe-
reich des s-Prozesses, wie das
Beispiel der Kryptonisotope in Abb.
1 zeigt. Die gemessenen Haufig-
keiten in den prasolaren SiC-Kor-
nern werden durch das Sternmo-
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Abb. 3: Das Verhiltnis der s-Haufigkeiten im Massenbereich 60 < A < 100 auf
der Grundlage fritherer Querschnitte fiir Neutroneneinfang [7] und nach Ein-
setzen der neuen Daten fiir **Cu und ®*Cu. Der starke Einfluss einzelner Quer-
schnitte auf die gesamte Verteilung erfordert eine konsequente Verbesserung
der Kenntnisse der stellaren Querschnitte fiir Neutroneneinfang.




dell sehr gut beschrieben. Die ein-
zige Ausnahme bildet %°Kr, dessen
Bildung wegen der Verzweigung
des Reaktionspfads beim 8Kr stark
von den jeweiligen Neutronenflis-
sen abhangt. Unter der Annahme,
dass die untersuchten Kérner von
verschiedenen Quellen stammen,
bedeutet die Streuung der Mess-
werte offensichtlich, dass der Neu-
tronenfluss — wie eingangs skiz-
ziert — tatsachlich je nach s-Pro-
zess-Szenarium variiert. Entspre-
chend ist die Streuung der Werte
fiir 88Kr fir die Eingrenzung der da-
bei auftretenden Neutronenfliisse
besonders aufschlussreich.

Zusammenfassung und

Ausblick

Das Verstandnis der Nukleosyn-
these in Roten Riesen hat durch
das Zusammenspiel von astrono-
mischer Beobachtung, Laborex-
perimenten und der Entwicklung
detaillierter Sternmodelle deutli-
che Fortschritte gemacht. Es bleibt
aber in allen Bereichen noch eine
Reihe von wichtigen Fragen offen.
Dies gilt ganz besonders fir die
Neutroneneinfang-Querschnitte,
denen bei der Interpretation der
Beobachtungen und fiir die quan-
titative Formulierung expliziter

Sternmodelle eine Schllisselrolle
zukommt.

Im Zusammenhang gesehen be-
deutet die Mdglichkeit einer zu-
verldssigen Behandlung der Nu-
kleosynthese im s-Prozess die
Mdglichkeit zum Test und zur Ver-
besserung der Sternmodelle, und
damit einen verbesserten Zugang
zur Beschreibung der chemischen
Entwicklung von Galaxien und der
zeitlichen Entwicklung des Uni-
versums.
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