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S terne entstehen, wenn eine Gas-
wolke unter ihrer Eigengravitation 

kollabiert. Die Kontraktion endet, so-
bald Dichte und Temperatur im Inne-
ren die Fusion vollständig ionisierter 
Atomkerne des stellaren Plasmas trotz 
ihrer Coulomb-Abstoßung ermög-
lichen. Die dabei frei werdende Ener-
gie stabilisiert und heizt den Stern; ihre 
Abstrahlung führt zu einem ständigen 
Energieverlust. Um diesen auszuglei-
chen, kontrahiert der Zentralbereich 
des Sterns nach der Fusion von Wasser-
stoff zu Helium zu höheren Tempera-
turen und Dichten: Die nächste Brenn-
phase, das Heliumbrennen, setzt ein. 
Im Lauf der Sternentwicklung können 
nacheinander Wasserstoff-, Helium-, 
Kohlenstoff-, Neon-, Sauerstoff- und 
Siliziumbrennen stattfinden. Da die 
Produkte der vorherigen Phase als 
neuer Brennstoff dienen, nimmt die 
Coulomb-Abstoßung jeweils zu. Im 
letzten Schritt entstehen Eisen- und 
Nickelisotope mit Massenzahlen 
A ≈ 50 bis 60: Sie besitzen die größten 
Bindungsenergien pro Nukleon, sodass 
eine negative Energiebilanz weitere Fu-
sionsreaktionen erschwert.

Ob ein Stern während seiner Ent-
wicklung alle Brennphasen durch-
läuft, hängt von seiner Ausgangsmasse 
ab. Sterne, die mit weniger als sieben 
bis acht Sonnenmassen (7 bis 8 M�) 
entstehen, haben nach dem Helium-
brennen mit den Endprodukten Koh-
lenstoff und Sauerstoff einige Masse 
durch Sternwinde verloren, sodass sie 
unter die Chandrasekhar-Grenze fal-
len. Daher entsteht nach dem Helium-
brennen ein stabiler, sich auf langen 
Zeitskalen abkühlender Weißer Zwerg 
(engl. CO white dwarf). Die effektive 
Chandrasekhar-Masse

M eff
  Ch(ρ, T ) = 1,4 M� (2Ye)2 f (ρ, T ) 

beschreibt die maximale Masse, die 
sich vom Druck des entarteten Elek-
tronengases stabilisieren lässt. Ye steht 
für das Verhältnis der gesamten Pro-
tonenzahl zur Nukleonenzahl und 
beträgt bei leichteren Atomkernen 
etwa 0,5; f (ρ, T ) ist bei hoher Dich-
te und niedriger Temperatur nahezu 
1. Objekte mit mehr als 10 bis 11 M� 
entwickeln am Ende jeder Brennpha-
se einen zentralen Kern, der schwerer 

ist als die Chandrasekhar-Masse, und 
zünden deshalb alle Brennphasen. 
Anschließend kommt es zum Kollaps 
und zu einer Supernova-Explosion. 
Dabei entsteht ein Neutronenstern 
mit maximal etwa 2 M� oder bei grö-
ßeren Massen ein Schwarzes Loch. 

Interessant sind Sterne mittlerer 
Masse (8 bis 10 M�), weil in deren 
Entwicklung höhere Zentraldichten 
auftreten als bei massereicheren Ster-
nen, sodass hohe Fermi-Energien des 
Elektronengases eine wichtige Rolle 
spielen. Die hohen kinetischen Ener-
gien der Elektronen ermöglichen 
Elektroneneinfangreaktionen, die 
Druck und Energie des Elektronen-
gases so verändern, dass die Stern-
entwicklung frühzeitig mit einem 
Kollaps endet. Bei einer solchen 
Electron-Capture-Super nova laufen 
alle späteren Brennphasen quasi in-
stantan ab [1]. Aktuelle mehrdimen-
sionale Simulationen stellten dies 
infrage [2], wobei das Ergebnis sehr 
stark von der erreichten Dichte im 
Zentrum des Sterns abhängt [3]. Das 
motivierte Untersuchungen der wich-
tigsten Elektroneneinfangreaktio nen 
im interessanten Energiebereich [4]; 
nun liegen erstmals vollständige ex-
perimentelle Daten vor [5, 6]. 

Bei einer Dichte von 107 g/cm3 liegt 
die Fermi-Energie nicht-relativisti-
scher Elektronen bei 0,75 MeV, zwi-
schen 109 und 1010 g/cm3 sind es 4,1 bis 
8,8 MeV für relativistische Elektronen. 
Wenn sich beim Kohlenstoffbrennen 
die Isotope 20Ne und 24Mg bei einer 
Dichte von mehr als 109 g/cm3 bilden, 
können Elektroneneinfangreaktio-
nen auftreten: 24Mg + e– → 24Na + νe 
(kurz: 24Mg(e–,νe)24Na) mit der 
Ener gieschwelle Ee = 5,99 MeV so-
wie die Reaktion 20Ne(e–,νe)20F mit 
Ee = 7,02 bzw. 8,08 MeV. Die Folge-
reaktion 20F(e–,νe)20O findet bereits 
bei geringeren Elektronenenergien 
statt. Die Protonen in den Atom-
kernen fangen demnach Elektro-

Vom Schicksal der Sterne
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Marsbeben erlauben Blick in sein Inneres

Seit 14 Monaten hat der Mars Besuch von der 
NASA-Sonde InSight, die u. a. mit einem Seismo-
meter schwache Beben auf dem Roten Planeten 
registriert, um etwas über seine innere Struktur zu 
lernen. Nun steht fest: Die Signale von Marsbeben 
klingen langsamer ab als bei Beben auf der Erde, 
ein Hinweis auf eine stärkere Streuung in der Mars-

kruste. Außerdem fehlen Ober�ächenwellen, so-
dass die Epizentren tief im Inneren des Mars liegen 
könnten. Neben diesen Ergebnissen zur seismolo-
gischen Aktivität gibt es auch erste Resultate zu 
besonderen Phänomenen in der Mars-Atmosphäre.

InSight at Mars, www.nature.com/collections/iiiifgehfc
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nen ein, wandeln sich in Neutronen 
um und setzen dabei Neutrinos frei. 
Daher kommt es im entarteten Elek-
tronengas zu Druckverlusten, weil 
Elektronen höherer Energien fehlen. 
Außerdem sorgen die freien Neutri-
nos für Energieverluste, während der 
Elektroneneinfang in angeregte Kern-
zustände zu Energiegewinnen führt, 
wenn beim Übergang in den Grund-
zustand Photonen emittiert werden. 
Das gilt insbesondere für die Reak-
tion 20F(e–,νe)20O, könnte aber auch 
für 20Ne(e–,νe)20F relevant sein. 

Für die Dichte und Temperatur 
des Kohlenstoffbrennens lassen sich 
die Stärken der erlaubten Kernüber-
gänge der Reaktion 20Ne(e–,νe)20F aus 
experimentellen Daten bestimmen 
[4]. Allerdings gibt es aufgrund der 
Drehimpulsdifferenz der Grundzu-
stände von 20Ne und 20F einen doppelt 
verbotenen und somit um mindestens 
sechs Größenordnungen schwächeren 
Übergang, der ebenfalls zur Rate bei-
tragen kann (Abb. 1a). Experimentell 
war hier lediglich eine obere Schranke 
bekannt. Daher hat ein internationa-
les Team um Oliver Kirsebom von der 
Universität Aarhus in Dänemark die 
Übergangsstärken am JYFL-Labora-
torium der Universität Jyväskylä in 
Finnland mithilfe der Umkehrreak-
tion untersucht, dem Betazerfall von 
20F [5]. Hier dominiert der erlaubte 
Übergang zum ersten angeregten 
Zustand in 20Ne, bei dem Elektro-

nen mit einer Energie von maximal 
5,391 MeV emittiert werden. Für den 
Zerfall in den Grundzustand beträgt 
die maximale Elektronenenergie 
7,025 MeV. Ein hochintensiver Io-
nenstrahl aus dem kurzlebigen Iso-
top 20F (T1/2 = 11,07 s) stand mit sehr 
genauer Energieschärfe am Massen-
separator IGISOL zur Verfügung. 
Mit einem speziell entwickelten 
Detektorsystem gelang es, Elektro-
nen mit Energien zwischen 5  und 
8 MeV nachzuweisen. Dabei galt es, 
die seltenen Ereignisse effizient vom 
dominanten erlaubten Zerfall und 
vom Untergrund aus der kosmischen 
Strahlung zu trennen (Abb. 1b). Die 
experimentell bestimmte Über-
gangsstärke ist nur wenig kleiner als 
die bekannte Obergrenze. Damit ist 
die Reaktionsrate des Elektronenein-
fangs von 20Ne für alle Dichten und 
Temperaturen, die im Zentrum von 
Sternen mittlerer Masse auftreten, 
vollständig experimentell bekannt 
[5]. Die Ergebnisse unterstreichen 
den Einfluss des doppelt verbotenen 
Übergangs vom 0+-Grundzustand in 
20Ne zum 2+-Grundzustand in 20F: Er 
lässt die Rate bei etwa 2,2 ∙ 109 g/cm3

um viele Größenordnungen anwach-
sen (Abb. 1a) und beeinflusst so di-
rekt den Druck und die Energie im 
Elektronengas. 

Diese Ergebnisse sind entschei-
dend für die Simulationen der Stern-
entwicklung: Durch den nun schon 

bei niedrigeren Dichten relevanten 
Elektroneneinfang von 20Ne zündet 
das Sauerstoffbrennen früher im we-
niger gravitativ gebundenen Stern-
inneren, und es kommt zur thermo-
nuklearen Explosion [6]. Diese führt 
zur Ejektion von Materie, und es 
verbleibt ein ONeFe-Weißer Zwerg. 
Während die zugrunde liegenden 
kernphysikalischen Aspekte voll-
ständig geklärt sind, gilt es nun, die 
astrophysikalischen Fragen wie den 
Einfluss von Konvektion auf die Dich-
te des Zündens zu klären und solche 
Ereignisse mit astronomischen Beo-
bachtungen nachzuweisen.
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Abb. 1 Drei Übergänge zwischen 20Ne und 20F bestimmen im stellaren Plasma die Reaktionsrate für den Elektroneneinfang bei einer Tem-
peratur von etwa 0,4 GK als Funktion der Dichte (a). Experimentell lässt sich deren Stärke mit der Umkehrreaktion, dem Betazerfall von 20F, 
untersuchen (b): Bei Energien oberhalb von 5,6 MeV sollten Untergrundsignale (grün) das Spektrum bestimmen. Die experimentellen Daten 
(Punkte) sind nur zu erklären, wenn neben den erlaubten (blau) auch verbotene Übergänge in den Fit an die Daten (orange) eingehen.
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