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xv

Vorwort zur sechsten Auflage

Die astrophysikalische Forschung macht derzeit atemberaubende Erkenntnisfortschritte,
ermöglicht vor allem durch neue Beobachtungs- und Computertechnologien. Aber neue
Erkenntnisse wachsen auf der Grundlage von etabliertem Wissen. Zwar sind naturwissen-
schaftliche Aussagen grundsätzlich vorläufig, und immer wieder haben sich scheinbar ge-
sicherte Auffassungen dann doch als revisionsbedürftig erwiesen; das gilt unbedingt auch
und vielleicht sogar in besonders hohem Maße für die Astronomie und Astrophysik. Ge-
rade deshalb aber erscheint es uns an der Zeit, eine neue, durchgehend überarbeitete und
aktualisierte Version dieses einführenden Lehrbuchs vorzulegen.

Dabei blickt dieses Werk auf eine lange Vorgeschichte zurück; die erste Auflage er-
schien bereits vor über vierzig Jahren. Alfred Weigert und Heinrich J. Wendker entwarfen
den „Grundkurs“ damals als ein Lehrbuch, das breites astrophysikalisches Grundwissen
auf Universitätsniveau vermitteln und dabei vor allem Wert auf ausführliche und anschau-
liche Erklärungen legen sollte. Explizit gehörte zum Konzept, dass zumindest Teile des
Buches auch für den Unterricht in der Oberstufe an weiterführenden Schulen verwendet
werden können. Diese Grundausrichtung habe ich nach meinem Einstieg als Koautor und
dann nach dem Ableben der beiden Gründungsautoren als alleiniger Autor beibehalten.

Klar war daher: Auch bei einer tief gehenden Neubearbeitung dieses Buchs konnte das
Ziel nicht sein, möglichst aktuell den Stand der Forschung wiederzugeben. Hierzu gibt es
geeignetere und erheblich schneller reagierende Medien, insbesondere eine Vielzahl von
Internetressourcen. Andererseits durfte ich bahnbrechende Entdeckungen und Weiterent-
wicklungen natürlich nicht ignorieren. Auch gab es noch in der vorherigen Auflage etliche
Stellen, die mittlerweile recht deutlich vom Zahn der Zeit angenagt waren. Die Entschei-
dung, an welchen Punkten Handlungsbedarf für eine Erweiterung oder Überarbeitung
bestand und an welchen nicht, war nicht immer leicht. Und obwohl ich mir dabei viel-
fach kollegialen Rat gesucht habe, spiegelt die überarbeite Version selbstverständlich auch
persönliche Präferenzen wieder.

Eine weitere Randbedingung bestand im Umfang des Buchs. Zwar steigt der Gesamt-
umfang des Wissens beständig an, aber gedruckte Bücher können nicht ins Uferlose wach-
sen. Auch sind die menschlichen Aufnahmekapazitäten beim Absolvieren eines Grund-
kurses begrenzt. Erweiterungen im Text mussten daher begleitet werden von Kürzungen
an anderen Stellen. Meine Priorität bestand dabei darin, die physikalischen Zusammen-
hänge zu erläutern; dem gegenüber habe ich Abstriche gemacht bei der Darstellung von
reinem Faktenwissen sowie im Detailgrad bei der Beschreibung und Taxonomie von Phä-
nomenen. Auf den Abdruck von Farbtafeln wurde aus Kostengründen verzichtet. Auch
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hier gilt wieder, dass für alle solche Zwecke geeignetere Nachschlagewerke und Plattformen
existieren.

Herausgekommen ist eine umfassende Neugestaltung, die weit über die ursprünglich
geplante Aktualisierung einzelner Abschnitte hinausgeht. Auch didaktische Aspekte spiel-
ten dabei eine wichtige Rolle. Schon das Kapitelraster weist etliche Neuerungen auf: Am
Anfang des Buchs steht nun ein stark komprimierter (und notwendigerweise sehr selek-
tiver) Abriss von physikalischen Grundlagen. Ein neues Kapitel „Erde und Mond“ fasst
Aspekte zusammen, die zuvor über verschiedene Stellen des Buchs verteilt waren. Die
Sternphysik wurde auf drei Kapitel verdichtet, einschließlich einer neu eingefügten er-
öffnenden Behandlung des Themas anhand unserer Sonne. Gänzlich neu ist Kapitel 14
„Entstehung und Entwicklung von Galaxien“, womit einer der bedeutendsten Forschungs-
schwerpunkte der modernen Astrophysik endlich zumindest ansatzweise in diesem Buch
Erwähnung findet.

Aber auch in den beibehaltenen Kapiteln gab es teilweise sehr grundlegende Textrevi-
sionen bis hin zur kompletten inhaltlichen Neukonzipierung. Damit einhergehend habe
ich einen Großteil der Abbildungen überarbeitet und, wo angemessen, auf eine modernere
Datengrundlage gestellt. Etliche neue Abbildungen wurden eingefügt, manche alte Gra-
phik mit aus meiner Sicht begrenztem Informationsgehalt dagegen entfernt. Ich bin dabei
dem bisherigen Prinzip des Buchs treu geblieben, grundsätzlich keine Originaldiagramme
aus Fachpublikationen zu übernehmen, sondern alle Graphiken selbst zu erstellen, die ich
dann den Bedürfnissen des Kontexts entsprechend didaktisch aufbereiten konnte. Auf die
Darstellung von Fehlerbalken habe ich aus Gründen der Übersichtlichkeit durchgehend
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Zur Notation:

Wie schon in vorigen Auflagen werden Dezimalbrüche durch einen Punkt (entsprechend
der angelsächsischen Konvention) dargestellt. Das Symbol „≈“ drückt eine bewusst er-
folgte Approximation aus, während „≃“ eine numerische Ungefähr-Gleichheit bedeu-
tet und „∼“ eine lediglich größenordnungsmäßige Übereinstimmung. „∝“ steht für eine
Proportionalität.
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Physikalische Grundlagen

In diesem ersten Kapitel behandeln wir ausgewählte Themen aus der Physik, die für die
Astrophysik von besonderer Bedeutung sind. Abweichend von den Folgekapiteln wird hier
eine eher knappe Darstellung gewählt und die Tatsache ausgenutzt, dass ausführlichere
Einführungen in diese Themen anderswo vielfach verfügbar sind. Wir setzen hier also eine
gewisse grundsätzliche Vertrautheit mit dem Stoff voraus; die Behandlung in diesem Buch
dient vor allem der Rekapitulation und der Fokussierung auf astrophysikalisch relevante
Aspekte. Für die Lehre ist es daher auch nicht unbedingt ratsam, dieses Kapitel als eigen-
ständiges Kurselement einzusetzen. Aus diesem Grund verzichten wir hier auch auf eigene
Übungsaufgaben. Das Kapitel ist eher eine Art Sammlung, auf die an anderen Stellen bei
Bedarf zurückgegriffen wird; das schließt auch einige Übungsaufgaben ein.

1.1 Gravitation
1.1.1 Das Newtonsche Gravitationsgesetz

Die Gravitationskraft ist eine der vier Grundkräfte der Natur. Sie wird ausgedrückt durch
dasNewtonsche Gravitationsgesetz für die Anziehungskraft FG zwischen zwei Punktmassen
m1 und m2 im Abstand r voneinander. Betragsmäßig ist

m
FG = G 1 ⋅m2 ,r2 (1.1)

mit G als der universellen Gravitationskonstante. Die Gravitationskraft zeigt immer in
Richtung des Massenpunkts, der die Kraft ausübt. Da die Kraftwirkung zweier Massen auf-
einander symmetrisch ist (3. Newtonsches Axiom: „actio = reactio“), wirdm1 ebenso durch
m2 angezogen wird wie umgekehrt m2 durch m –2

1. Der Betrag von FG fällt mit ∝ r ab, die
Kraft reicht formal „bis ins Unendliche“. Die Gravitationswirkung eines Körpers oder Mas-
senelements auf einen anderen lässt sich daher nicht abschirmen; allerdings kann seine
Wirkung gegenüber dem Einfluss größerer oder näher gelegener Massen vernachlässigbar
klein werden.

Daher gilt die obige Form des Gravitationsgesetzes nur in der Idealisierung zwei-
er perfekt isolierter Punktmassen. Für Systeme mit mehr als zwei Massenpunkten bzw.
für ausgedehnte Körper lässt sich aber die Gesamt-Massenverteilung zerlegen in n
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einzelne Punktmassen mi, deren Kräfte sich vektoriell addieren zu einer netto wirkenden
Gravitationskraft. Die Kraft auf die Masse mi am Ort ri ist dann

n r –
F Gm m i rj

G,i = ∑ i j ,
j≠i |ri – rj|3

i, j = 1, … ,n . (1.2)

Die rechnerische Behandung solcher n-Körper-Systeme ist konzeptionell einfach, kann
in der Praxis aber sehr aufwendig werden, insbesondere wenn n groß ist oder wenn sehr
lange Zeiträume betrachtet werden sollen. Obwohl es im realen Universum natürlich keine
echten Massenpunkte gibt, lassen sich glücklicherweise in vielen Fällen die Himmelskör-
per in sehr guter Näherung als Quasi-Punktmassen auffassen. Die Grundlage dafür bildet
das Newtonsche Schalentheorem, demzufolge die Gravitationswirkung eines sphärisch
symmetrischen Körpers der Gesamtmasse M außerhalb des Körpers gleich ist der Wir-
kung einer im Mittelpunkt des Körpers gedachten gleich großen Punktmasse.1 Darüber
hinaus kann bei hinreichend großer Entfernung jeder Körper angenähert als Punktmasse
betrachtet werden, unabhängig von dessen genauer Gestalt und Massenverteilung.

Das Gravitationsgesetz lässt sich als Differentialgleichung für die Bewegung der be-
teiligten Körper auffassen, indem man nach dem zweiten Newtonschen Axiom die Kraft
durch das Produkt aus Masse und Beschleunigung ersetzt. Die vektoriellen Bewegungs-
gleichungen für ein System aus zwei Punktmassen lauten

̈ rr1 = Gm 2 – r1 m
2 |r2 – r1|3 und r2 = – 1 rm 1.

2
̈ ̈ (1.3)

Die Lösung der Bewegungsgleichung eines Körpers ergibt dessen Bahnkurve r(t) im
Gravitationsfeld. Je nach den Beträgen und der Anordnung der beteiligen Massen können
solche Bahnkurven sehr unterschiedlich ausfallen.

Einsteins Allgemeine Relativitätstheorie besagt, dass die Newtonsche Formulierung
des Gravitationsgesetzes, die alle Beschreibungen auf einen dreidimensionalen euklidi-
schen Raum bezieht, streng genommen nur im Grenzfall kleiner Geschwindigkeiten und
schwacher Gravitationsfelder gültig ist. Allerdings sind die Abweichungen häufig so gering,
dass das Newtonsche Kraftgesetz in sehr guter Näherung als Grundlage für die Berechnung
der Bewegung der meisten Himmelskörpern dienen kann.

1.1.2 Zentralmassen- und Zweikörperproblem

Sehr oft lässt sich das Problem der Bahnbewegung von Körpern im Gravitationsfeld nähe-
rungsweise reduzieren auf den einfachen Fall einer dominierenden Zentralmasse M, die
von einer sehr viel kleineren Masse m ≪ M umlaufen wird, wobei dann die Gravitations-
wirkung von m auf M vernachlässigt wird. Das ist etwa bei der Bewegung der Planeten um
die Sonne oder beim Umlauf künstlicher Satelliten um die Erde gegeben – wobei natür-
lich die vernachlässigten Effekte nicht völlig verschwinden und bei hinreichend genauen
Messungen auch beobachtbar werden.

Es lässt sich leicht zeigen, z.B. durch die Forderung nach Gleichgewicht zwischen
Gravitations- und Zentrifugalkraft, dass eine kreisförmige Bahnkurve um das Zentrum eine

1 Der zweite Teil dieses Theorems besagt zusätzlich, dass die Netto-Gravitationswirkung im Inneren ei-
ner sphärisch symmetrischen Kugelschale an allen Punkten verschwindet. Dieser Sachverhalt ist von großer
Bedeutung für diverse astrophysikalische Problemstellungen.
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gültige Lösung der Bewegungsgleichung (1.3) für diesen Fall darstellt. Die Kreisbahnge-
schwindigkeit vK im Abstand r von der Zentralmasse ergibt sich zu

GMvK =√ .r (1.4)

Die Bedeutung dieser einfachen Beziehung kann man eigentlich kaum hoch genug einstu-
fen, und zwar für die gesamte Astrophysik. Insbesondere zeigt sie, wie die MasseM = rv2K/G
eines Objekts durch Messung von Bahnradius und Bahngeschwindigkeit eines das Objekt
umlaufenden Körpers bestimmt werden kann. Das ist für sehr viele astrophysikalische Si-
tuationen relevant, da die jeweilige Masse die grundlegende physikalische Größe darstellt.
Oft lässt sich Gl. (1.4) näherungsweise verwenden, auch wenn gar keine Kreisbahnbe-
wegung vorliegt, sondern die Messgrößen v und r nur ungefähre Mittelwerte darstellen.
Dann liefert rv2K/G immerhin noch einen Schätzwert der Masse, der zumindest die korrekte
Größenordnung angibt.

Manchmal wird statt der Bahngeschwindigkeit v die Winkelgeschwindigkeit 𝜔 ange-
geben, bei periodischen Bewegungen auch Kreisfrequenz genannt. Für eine Kreisbahn im
Gravitationsfeld einer Zentralmasse ist

2𝜋 v𝜔K = = K GM=U r √ r3 (1.5)

mit U als der Umlaufzeit des Körpers.
Die Kreisbahn stellt eine spezielle Lösung des Zentralmassenproblems dar. Allgemei-

ner lässt sich zeigen, dass sich die möglichen Bahnkurven um eine Zentralmasse alle als
Kegelschnitte ausdrücken lassen, d.h. als Ellipsen, Parabeln oder Hyperbeln. Dabei be-
schreiben die Ellipsenbahnen gravitativ gebundene Systeme mit streng periodischen Bah-
nen um das Zentralobjekt, wogegen Hyperbel- und Parabelbahnen die Bewegung von sich
nur einmalig begegnenden Körpern wiedergeben. Speziell für Ellipsenbahnen gelten die
Keplerschen Gesetze, aufgestellt zur Beschreibung der Planetenbahnen im Sonnensystem
(s. Abschn. 3.2.1).

Die Annahme einer dominierenden Zentralmasse ist oft, aber bei weitem nicht im-
mer gerechtfertigt – z.B. gilt sie nicht in Doppelsternsystemen mit zwei Sternen ähnlicher
Masse, und auch nicht bei einer Betrachtung der kleinen, aber messbaren Rückwirkung
eines Planeten auf seinen Zentralstern (s. Abschn. 8.1.4). Eigentlich ist die Vereinfachung
auch nicht wirklich notwendig, denn die Behandlung des klassischen Zweikörperproblems
ist kaum komplizierter als das reine Zentralmassenproblem. An die Stelle des Umlaufs
des einen Körpers um den anderen treten Bewegungen beider Körper um den gemein-
samen Schwerpunkt. Dieser ist definiert als der Punkt auf der Verbindungslinie, für den
r1/r2 = m2/m1 gilt (mit r1 und r2 = r – r1 als die jeweiligen Abstände der Massen m1 und
m2 zum Schwerpunkt). Es ergeben sich wiederum Kegelschnitte als Bahnen, sowohl um
den Schwerpunkt als auch für die Relativbewegung beider Körper umeinander, wobei die
Masse in der Bewegungsgleichung durch eine „reduzierte Masse“ 𝜇 = m1m2/(m1 +m2) zu
ersetzen ist. Im Grenzfall m1 ≪ m2 gilt natürlich 𝜇 ≈ m1.

Die Bahnformen im Zentralmassenproblem hängen von zwei fundamentalen physi-
kalischen Größen ab, nämlich von der Gesamtenergie Eges des Körpers in Bezug auf die
Zentralmasse und von seinem (vektoriellen) Bahndrehimpuls LBahn.

Die Gesamtenergie ist definiert als die Summe von kinetischer Energie Ekin = mv2/2
und potentieller Energie Epot = –GmM/r. Eges ist eine Erhaltungsgröße, während Ekin und
Epot sich über den Bahnverlauf und als Funktion der Zeit ändern können. Es gilt also

Eges = Ekin(t) + Epot(t) = const.. (1.6)
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Die Gesamtenergie ergibt sich dabei mathematisch als erstes Integral der Bewegungsglei-
chung, wobei eine Integrationskonstante auftritt, die durch eine entsprechende Anfangs-
oder Randbedingung festgelegt werden muss. Oft wird diese so gewählt, dass die potentielle
Energie des Körpers für r→∞ gegen Null strebt.

Im Spezialfall einer Kreisbahn um eine Zentralmasse sind sowohl die potentielle als
auch die kinetische Energie zeitlich konstant. Unter Verwendung von Gl. (1.4) erhalten
wir

GMmEpot,K = – r
1Ekin,K = mv2 1 GMm 1= =2 K – E2 r 2 pot,K = –Eges, (1.7)

was den Virialsatz für diesen Spezialfall ausdrückt. Allgemein gilt der Virialsatz für alle
gravitativ gebundenen Systeme, allerdings nur im zeitlichen Mittel.

Der Bahndrehimpuls in Bezug auf die Zentralmasse, definiert als das vektorielle Kreuz-
produkt aus Orts- und Geschwindigkeitsvektor multipliziert mit der Masse des Körpers, ist
ebenfalls eine Erhaltungsgröße,

LBahn = m v × r = mr2 𝜔 = const., (1.8)

mit der vektoriellen Winkelgeschwindigkeit für eine ebene Bahn 𝜔 = (v × r)/r2.
Die beiden Erhaltungsgrößen Eges und LBahn legen die Bahnkurve in einer Ebene fest.

Größe und Form einer Kegelschnittbahn lassen sich durch zwei Parameter a und 𝜖 vollstän-
dig beschreiben. a ist die große Halbachse, 𝜖 ist die Exzentrizität der Bahn, wobei für eine
Ellipsenbahn 𝜖 < 1 (mit dem Grenzfall 𝜖 = 0 für einen Kreis) und für eine Hyperbelbahn
𝜖 > 1 gilt; 𝜖 = 1 bezeichnet eine Parabelbahn. Für eine Ellipsenbahn ist gleichwertig zu
𝜖 auch die Angabe der kleinen Halbachse b = a√1 – 𝜖2 möglich. Weitere Bahnparameter
geben die Orientierung der Bahn im Raum an. Wegen der Konstanz von LBahn folgt aus der
Bewegungsgleichung, dass der Drehimpulsvektor senkrecht zur Bahnebene stehen muss.

Die große Halbachse der Bahn hängt nur von der spezifischen Gesamtenergie ab und
beträgt

GMa = ,–2 (Eges/m)
(1.9)

wogegen die Bahnform sowohl durch den Betrag des spezifischen Drehimpulses LBahn/m
als auch von Vorzeichen und Betrag der Gesamtenergie bestimmt wird. Die Exzentrizität
der Bahn ist dann

2 (LBahn/m)2 (Eges/m)𝜖 = 1 +√ (GM)2 . (1.10)

Eine negative Gesamtenergie ergibt eine Exzentrizität von 𝜖 < 1, also eine geschlossene El-
lipsenbahn. Bei festem LBahn ist 𝜖 um so kleiner, je kleiner (d.h. vom Betrag her größer) die
Gesamtenergie ist. Wenn die Kombination aus Eges und LBahn gerade 𝜖 = 0 ergibt, wird die
Bahn zu einem Kreis. Noch kleinere Werte von Eges oder größere Werte von LBahn führen
zu einem negativen Term unter der Wurzel und entsprechen keiner stabilen Bahn. Eine
Kreisbahn repräsentiert somit die Lösung für die minimale Gesamtenergie eines gravitativ
gebundenen Systems bei gegebenem Drehimpuls, bzw. für den maximalen Drehimpuls bei
gegebener Gesamtenergie.
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Die Bahnperiode (Umlaufzeit U) auf einer Ellipsenbahn hängt nur von a ab, also nur
von der Gesamtenergie; sie beträgt

𝜋 GM a3/2
U = = 2𝜋 ,

√2 √–E3 √GM
(1.11)

was genau das 3. Keplersche Gesetz wiedergibt.

1.1.3 Gravitationspotential

In der Zentralmassennäherung m ≪ M hängt die Bahnkurve eines Körpers nicht von sei-
ner eigenen Masse ab. Zwar tauchtm in den Beziehungen explizit auf, ist aber auch in Ekin,
Epot und LBahn enthalten und kann somit eigentlich herausgekürzt werden. Diese Tatsache
haben wir in Gl. (1.9) und (1.10) schon durch eine entsprechende Schreibweise angedeutet.

Allgemein lässt sich die potentielle Energie durch ein ortsabhängiges Gravitationspo-
tential Φ(r) ausdrücken. Für das einfache Zentralmassenproblem lautet dieses

E
Φ(r pot GM) = = –m r (1.12)

Offensichtlich hat Φ die Dimension eines Geschwindigkeitsquadrats und ist hier (bis auf
das Vorzeichen) identisch mit dem quadrierten Ausdruck für die Kreisbahngeschwindig-
keit im Abstand r zum Massenzentrum (Gl. 1.4). Der Wert von vK = √|Φ| gibt also
unmittelbar die „Tiefe“ des Gravitationspotentials am Ort r an.

Für ein gegebenes Potential kann die vektorielle Bewegungsgleichung kompakt darge-
stellt werden als

̈r = –∇Φ(r), (1.13)

unabhängig von der genauen Form des Potentials. Diese Gleichung gilt auch für komple-
xere gravitative Systeme, die aus mehreren Körpern oder einer ausgedehnten Massenver-
teilung bestehen (s. Abschn. 1.1.4 und 1.1.5). Man spricht auch von einemGravitationsfeld,
das durch das Potential quantitativ beschrieben wird.

Die Bahnkurve eines konkreten Körpers um eine Zentralmasse hängt ab von seiner Ge-
samtenergie und von seinem Drehimpuls. Diese Abhängigkeiten lassen sich übersichtlich
zusammenfassen durch ein effektives PotentialΦeff, das im Zentralmassenproblem definiert
werden kann als

GM (LΦeff(r) = – + Bahn/m)2
r 2 r2 . (1.14)

Wendet man Gl. (1.13) auf das effektive Potential an, so erhält man die netto resultierende
Beschleunigung eines Körpers im Gravitationsfeld einschließlich der Zentrifugalbeschleu-
nigung. Das effektive Potential beschreibt also die Kräfte in einem mit der Bahnbewegung
des Körpers mitrotierenden Bezugssystem.

Für große Radien (r→∞) wird der zweite Term in Gl. (1.14) rechts sehr klein, d.h. der
Einfluss des Bahndrehimpulses kann vernachlässigt werden; für r → 0 dominiert dieser
Term hingegen. Dazwischen hat Φeff ein Minimum an einem Punkt rK, den wir identi-
fizieren können mit dem schon in Abschn. 1.1.2 erwähnten Minimalenergie-Bahnradius
einer Kreisbahn. Der Verlauf von Φeff(r) ist in Abb. 1.1 beispielhaft für ein Objekt mit dem
Bahndrehimpuls der Erde im Sonnensystem dargestellt.
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Abb. 1.1. Verlauf des effektiven Potentials um eine Zentralmasse für ein Objekt mit dem Bahn-
drehimpuls der Erde im Sonnensystem. Zum Vergleich ist auch das statische Gravitationspotential
Φ = –GM/r gezeigt. Die horizontalen gestrichelten Linien repräsentieren verschiedene Werte der
Gesamtenergie.

Über das effektive Potential lässt sich anschaulich erkennen, dass sich ein Objekt mit
einem Drehimpuls LBahn ≠ 0 nicht beliebig an die Zentralmasse annähern kann. Für r < rK
wird der Gradient vonΦeff(r) negativ, die Nettobeschleunigung zeigt dann also nach außen.
Dieser als Drehimpulsbarriere bezeichnete Effekt ist in der Astrophysik von sehr großer
Bedeutung, weil er verhindert, dass Materie aus der Umgebung „einfach so“ von der Zen-
tralmasse aufgenommen werden kann. Es bedarf spezieller Mechanismen, um Drehimpuls
aus der einfallenden Materie abzuführen und dadurch einen Materiestrom auf das Zentral-
objekt zu ermöglichen. Dieser Vorgang ist in der Astrophysik als Akkretion bekannt und
spielt eine Rolle z.B. bei der Stern- und Planetenentstehung (s. Abschn. 7.1.3), beim Mas-
sentransfer zwischen den Komponenten in engen Doppelsternsystemen (s. Abschn. 7.4.3)
sowie beim Wachstum massereicher Schwarzer Löcher in Galaxien (s. Abschn. 11.5.4).

Der genaue Verlauf von Φeff(r) und die Lage des Minimums hängen nur von der Zen-
tralmasse M und vom Drehimpuls LBahn ab. Die Gesamtenergie eines Körpers am Ort r
ist dann gegeben durch Eges/m = Φ 2

eff + r /2, also dem effektiven Potential plus der ki-
netischen Energie in radialer Richtung. Zeichnet man in Abb. 1.1 eine horizontale Linie
bei einem beliebig gewählten Wert von Eges/m ein, so ergeben die Schnittpunkte mit der
Kurve für Φeff(r) bereits wesentliche Charakteristika der Bahn. Für Eges < Emin existiert
keine stabile Bahn. Ist Eges negativ, aber größer als die Minimalenergie, dann oszilliert der
Körper auf einer Ellipsenbahn zwischen den Schnittpunkten. Ist Eges hingegen positiv, so
gibt es nur einen inneren Schnittpunkt, der Körper ist gravitativ ungebunden und bewegt
sich auf einer offenen Hyperbelbahn. Er kann sich zwar bis auf einen Minimalabstand
annähern, wird dort aber stark nach außen beschleunigt und verlässt das System wieder
mit r→∞.

̇

Ein zuvor gebundener Körper kann das Potential ebenfalls verlassen, wenn er auf
mindestens die Grenz- oder Entweichgeschwindigkeit

2GMvE = = √2 v√ r K (1.15)
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beschleunigt wird, z.B. durch den Rückstoß einer Rakete oder durch Übertrag kinetischer
Energie in einer Mehrkörper-Wechselwirkung. Das Verhältnis der Bahn- zur Entweichge-
schwindigkeit ist entscheidend für die Stärke der Bindung eines Körpers an ein gravitatives
System; sie bestimmt beispielsweise, welche Gase durch die Gravitation an der Oberfläche
eines Planeten gehalten werden können und welche nicht (s. Abschn. 3.3.3), oder ob durch
einen galaktischen Wind beschleunigtes Gas in das intergalaktische Medium entkommen
kann (s. Abschn. 12.4.2).

1.1.4 Drei- und Mehrkörpersysteme

Die Newtonschen Bewegungsgleichungen werden bereits bei drei miteinander gravitativ
wechselwirkenden Körper nichtlinear, lassen sich dann also nicht mehr analytisch lösen
und auch nicht durch eine konvergierende Näherungslösung darstellen. Vielmehr wird das
Verhalten eines solchen Systems zumindest auf lange Sicht unvorhersagbar, da kleine Än-
derungen in den Anfangsbedingungen zu völlig anderen Langzeitentwicklungen führen
können. Es gibt zwar einige im mathematischen Sinne stabile Konfigurationen, z.B. drei
sich gegenseitig auf einer einzigen Bahnkurve von der Form einer „8“ umlaufende Körpern;
allerdings werden solche Systeme bereits durch winzige Störungen aus dem Gleichgewicht
geworfen. Für diese Kategorie von Systemen hat sich auch der Begriff „deterministisches
Chaos“ eingebürgert.

Offensichtlich verhalten sich aber in der Realität nicht alle Mehrkörpersysteme kom-
plett chaotisch, wie schon das seit fast 5 Milliarden Jahren bestehende Sonnensystem
zeigt. Je nach Massen und relativen Abständen der beteiligten Körper lassen sich insbe-
sondere im Dreikörperproblem deutlich einfachere Beschreibungen finden, die dann auch
zu einer langfristigen Quasi-Stabilität führen können. Wir unterscheiden hier drei solche
Grenzfälle:

Im ersten Fall gilt m1 ≫ m2 ≫ m3, also eine mehrstufige Massenhierarchie gekop-
pelt an eine entsprechende Hierarchie der Abstände. Ein gutes Beispiel ist der Umlauf von
künstlichen Satelliten um die Erde auf erdnahen Bahnen, während die Erde wiederum
die Sonne umläuft (s. Abschn. 4.1.3). Eine solche Entkopplung von gravitativ gebunde-
nen Systemen sehr verschiedener Dimensionen und Massen ist im Universum vielfach zu
finden.

Eine zweite Form des vereinfachten Dreikörperproblems ist für m1 ≫ m2 ≈ m3
anwendbar; es gilt näherungsweise ein Zentralmassenproblem, und die Bahnen von m2
und m3 lassen sich nahezu unabhängig voneinander berechnen, etwa bei den Planeten im
Sonnensystem. Nur wenn sichm2 undm3 nahe kommen, beeinflusst ihre gegenseitige An-
ziehungskraft die jeweiligen Bahnen. Solange dieser Einfluss hinreichend klein ist, kann
die Veränderung der Bahnen mittels linearer Störungstheorie berechnet werden. Ein be-
rühmtes Beispiel aus der Astronomiegeschichte für diesen Fall stellt die Entdeckung des
Planeten Neptun dar (s. Abschn. 3.2.4). Unter gewissen Umständen lassen sich sogar ana-
lytische Lösungen für die gestörten Bahnen finden, die dann allerdings keine geschlossenen
Ellipsen mehr darstellen, sondern offene Rosettenbahnen. Ein ähnliches Verhalten zeigen
die Bahnen von Sternen im ausgedehnten Potential einer Galaxie (s. Abschn. 10.5.5 und
11.4.3).

Im dritten Fall istm1 ≈ m2 ≫ m3, d.h. eine der drei beteiligten Massen ist deutlich klei-
ner als die beiden anderen; dies stellt das klassische „eingeschränkte Dreikörperproblem“
dar. Dann ist das Gravitationspotential unabhängig von der Position des Probeteilchensm3,
und die auf das Teilchen wirkende Kraft ist
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rFG = –Gm3 (m 3 – r1 r
1 – m 3 – r2

2 )3 3 .|r3 – r1| |r3 – r2| (1.16)

Im Gleichgewicht bewegen sich die Körper 1 und 2 auf stabilen Bahnen um den gemein-
samen Schwerpunkt. Wir nehmen der Einfachheit halber an, dass es sich dabei um Kreis-
bahnen handelt; dann ist die Kreisfrequenz des Umlaufs 𝜔K = 2𝜋/U = √G(m1 +m2)/r3
(mit U als Umlaufzeit). Betrachten wir nun ein mit 𝜔K mitrotierendes Koordinatensystem,
dessen Ursprung im Schwerpunkt des Systems liegt: In diesem Bezugssystem sind die Orts-
vektoren der Massen 1 und 2 fest, das Gravitationsfeld ist also eine reine Funktion des Orts
und hängt nicht mehr von der Zeit ab. Allerdings muss zusätzlich zur Gravitation noch die
Zentrifugalbeschleunigung aufgrund der Rotation des Systems berücksichtigt werden. Da-
zu stellen wir wieder ein „effektives Potential“ auf, wobei im Unterschied zu Gl. (1.14) hier
nicht der Drehimpulses des Probeteilchens vorgegeben ist, sondern die Rotationsfrequenz
𝜔K des Bezugssystems. Der entsprechende Ausdruck lautet dann

Gm GΦ = – 1 m– 2 1
eff – 𝜔2|r3 – r1| |r3 – r2| 2 Ks2, (1.17)

mit s als dem Abstand des Teilchens von der Rotationsachse. Dieses Konzept wird auch
Roche-Potential genannt (nach E. Roche um 1850). Abb. 1.2 zeigt eine Beispielkonfiguration
mit m1/m2 = 2.

Der Verlauf von Φeff für eine solche Konstellation ist deutlich komplizierter als im
Zweikörperproblem. An insgesamt fünf Orten, bekannt als Lagrange-Punkte L1–L5, ist der
Gradient des effektiven Potentials gleich Null. Ein Teilchen, das sich in einem dieser Punkte
befindet, ist daher im rotierenden Bezugssystem kräftefrei und könnte sich im Prinzip dort

L2L3

L4

L5

m1 m2
L1

SP

m1 m2

L1

L2L3

L1

L4L5

Abb. 1.2. Effektives oder Roche-Potential in einem Mehrkörpersystem mit zwei um den gemein-
samen Schwerpunkt rotierenden Massen mit m1/m2 = 2. Gleiche Werte des Potentials sind durch
Grauwerte angedeutet und mit Konturlinien verbunden. L1–L5 sind die Lagrange-Punkte, SP der
Schwerpunkt des Systems. Die Diagramme rechts zeigen Schnitte entlang der beiden gestrichelten
Linien.



1.1 Gravitation 9

dauerhaft aufhalten. Bei externer Beobachtung würde das Teilchen das System dann auf
einer Kreisbahn mit der Frequenz 𝜔K umlaufen, also an einer festen Position relativ zu den
beiden Massen. Die Frage nach der Stabilität solcher Umlaufbahnen ist allerdings durchaus
kompliziert,2 aber das übergehen wir hier und halten fest, dass die Lagrange-Punkte die
möglichen Bahnen im eingeschränkten Dreikörperproblem aufspannen. Zusätzlich sind
auch noch Bahnen in so großen Abständen möglich, dass das System vonm1 undm2 durch
eine einzelne Punktmasse approximiert werden kann; solche Bahnen haben dann aber
natürlich sehr viel längere Umlaufzeiten.

Konfigurationen wie in Abb. 1.2 skizziert kommen in astrophysikalischen Systemen
sehr häufig vor, und wir werden an die obigen Überlegungen mehrmals anknüpfen. Bei-
spielsweise sind die Lagrangepunkte L1 und L2 des Systems Erde-Sonne besonders attrak-
tive Orte für die Positionierung von Satellitenobservatorien (s. Abschn. 4.5.2). Im System
Jupiter-Sonne halten sich bei L4 und L5 ganze Gruppen von Asteroiden auf, die Trojaner
(s. Abschn. 3.5.2). Und in engen Doppelsternsystemen kann es dazu kommen, dass Ma-
terie von einem Stern zum anderen durch den inneren Lagrangepunkt L1 überfließt (s.
Abschn. 7.4.3).

Systeme mit vielen Teilchen vergleichbarer Massen, die gemeinsam für das resultie-
rende Gravitationsfeld verantwortlich sind, lassen sich im allgemeinen nur noch durch
numerische Computersimulationen untersuchen oder statistisch beschreiben. Bei letzte-
rem Vorgehen verzichtet man darauf, das Verhalten einzelner Teilchen zu erfassen und
konstruiert statt dessen makroskopische Größen, um das mittlere Verhalten eines Teilchen-
ensembles zu charakterisieren. In mancher Hinsicht ähnelt dieser Ansatz der Methodik der
kinetischen Gastheorie (s. Abschn. 1.2), allerdings mit einigen Besonderheiten für gravita-
tive Systeme. Für abgeschlossene Systeme und in Abwesenheit dissipativer Prozesse gelten
weiterhin die üblichen Erhaltungssätze von Gesamtenergie, Impuls und Drehimpuls. Von
sehr großer Bedeutung für Vielteilchensysteme ist der Virialsatz,

2 ⟨Ekin⟩ = – ⟨Epot⟩ (1.18)

(s. Gl. 1.7), wobei die spitzen Klammern andeuten sollen, dass Mittelwerte dieser Größen
gemeint sind, entweder über viele Teilchen des Ensembles oder über die Zeit. Der Virialsatz
ist in astrophysikalischen Gleichgewichtssituationen oft in guter Näherung erfüllt und stellt
eine sehr allgemeine Verbindung her zwischen dem Gravitationsfeld des Gesamtsystems
und den Bewegungen der Einzelteilchen.

1.1.5 Ausgedehnte Massenverteilungen

Reale astrophysikalische Objekte lassen sich oftmals besser durch kontinuierliche Dich-
teverteilungen 𝜚(r) dargestellen anstatt als Systeme aus vielen Einzelteilchen. Das ist ins-
besondere dann angemessen, wenn die Wechselwirkungen der Einzelteilchen unterein-
ander schwach sind im Vergleich zu den global wirkenden Kräften. Ganz allgemein wird

2 L1, L2 und L3 sind Sattelpunkte in Φeff, L4 und L5 markieren sogar Maxima; d.h. Bahnen in genau
diesen Punkten sind zwar mathematisch möglich, aber formal nicht stabil gegen kleine Störungen. Das
Roche-Potential gilt jedoch nur für Objekte, die sich im mitrotierenden Bezugssystem in Ruhe befinden,
andernfalls wirken zusätzlich noch Corioliskräfte. Berücksichtigt man diese, so erweisen sich L4 und L5
als stabil. L1–L3 sind zwar als Punkte instabil, Körper können aber auf sogenannten Librationsbahnen die
jeweiligen Punkte quasi-periodisch umlaufen.
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der Zusammenhang zwischen Dichteverteilung und Potential durch die Poissongleichung
ausgedrückt,

4𝜋G 𝜚(r) = ΔΦ(r), (1.19)

wobei das SymbolΔ hier den Laplace-Operator repräsentiert, also die Divergenz des Gradi-
enten von Φ. Formal besagt diese Gleichung, dass sich 𝜚 vollständig aus einem gegebenen
Φ berechnen lässt. In der Praxis ist aber oft die umgekehrte Richtung gefordert; dann stellt
Gl. (1.19) eine Differentialgleichung für Φ dar, die durch Integration der Dichteverteilung
𝜚(r) nach Spezifikation angemessener Randbedingungen gelöst werden muss.

Es gibt zwar einige spezielle Dichteverteilungen, für die das zugehörige Potential eben-
falls als eine geschlossene Funktion geschrieben werden kann, aber im allgemeinen ist die
Korrespondenz zwischen Dichte und Potential nur numerisch auswertbar. Für kugelsym-
metrische Objekte gilt immerhin das Newtonschen Schalentheorem (s. Abschn. 1.1.1), aus
dem unmittelbar folgt, dass die entsprechenden Potentiale dann auch kugelsymmetrisch
sein müssen. In einem solchen Gravitationsfeld ist die bei r′ < r eingeschlossene Masse eine
hilfreiche Größe,

r

Mr ≡ 4𝜋∫𝜚(r′) r′2 dr′ .
0

(1.20)

Die Bewegungsgleichung lautet dann einfach r = –GMr/r2, was wiederum als spezielle Lö-
sung für minimale Gesamtenergie bzw. maximalen Bahndrehimpuls eine Kreisbahn ergibt.
Die zugehörige Bahngeschwindigkeit beträgt

̈

GM
vK(r) = r ,√ r (1.21)

also formal genau wie in Gl. (1.4), nur mit der radiusabhängigen Masse Mr anstelle ei-
ner festen Zentralmasse. Um den Verlauf von vK(r) angeben zu können, oder zur Be-
schreibung anderer Bahnformen, muss man natürlich noch das radiale Dichtegesetz 𝜚(r)
konkretisieren.

Eine für die Astrophysik wichtige Klasse von kugelsymmetrischen Massenverteilun-
gen mit analytisch ausdrückbaren zugehörigen Potentialen sind solche, bei denen das
Dichteprofil einem radialen Potenzgesetz folgt, d.h. für die gilt

r 𝛼
𝜚(r) = 𝜚1 ( ) .r1

(1.22)

Dabei ist 𝜚1 die Dichte bei einem beliebigen Referenzradius r1. Da der Exponent 𝛼 frei wähl-
bar ist, lassen sich sehr verschiedene astrophysikalische Gebilde zumindest in stückweiser
Näherung durch ein solches Potenzgesetz darstellen.

Eine besonders einfache Konfiguration ist eine homogene Kugel vom RadiusR, d.h. mit
konstanter Massendichte 𝜚(r) = 𝜚1 für alle r ≤ R, sowie mit 𝜚(r > R) = 0. Im Inneren der
Kugel ist M 3

r = 4𝜋r 𝜚1/3, und die radiale Beschleunigung beträgt

̈ GM
r = – r =r2 –𝜔2 r, (1.23)

was genau die Bewegungsgleichung eines harmonischen Oszillators mit der Kreisfre-
quenz 𝜔 ≡ √4𝜋G 𝜚1/3 = √GM/R3 darstellt. Da der vektorielle Drehimpuls im
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kugelsymmetrischen Potential erhalten bleibt, bleibt die Bahnbewegung wieder auf eine
Ebene beschränkt. Mit r2 = x2 + y2 resultieren aus der Bewegungsgleichung dann also
harmonische Oszillationen sowohl in x als auch in y,

x = a cos𝜔t, y = b sin𝜔t (1.24)

mit der gemeinsamen Periode U = 2𝜋/𝜔. Die zugehörige Bahnkurve ist eine Ellipse mit
den Halbachsen a und b, deren Werte sich aus den Erhaltungsgrößen ergeben. Allerdings
befindet sich das Massenzentrum r = 0 nun im Mittelpunkt dieser Ellipsenbahn, nicht im
Brennpunkt wie im Keplerproblem mit einer Zentralmasse. Auch hängt die Umlaufzeit U
nur von der Dichte ab, aber nicht vom Abstand, d.h. innen und weiter außen befindliche
Objekte laufen perfekt synchron um das Zentrum. Natürlich ist dieses Szenario mit kon-
stanter Dichte streng genommen unrealistisch, aber es illustriert sehr deutlich die erhebli-
chen Unterschiede zwischen den Eigenschaften von Keplerbahnen um eine Zentralmasse
und von Bewegungen im Potential einer ausgedehnten Massenverteilung. Anwendungen
von Gl. (1.23) und der zugehörigen Lösung Gl. (1.24) sind beispielsweise die Betrachtung
des „freien Falls“ einer Probemasse innerhalb der Sonne (s. Abschn. 5.4.1) oder die Bahnen
von Sternen um das galaktische Zentrum (s. Abschn. 10.5.5).

Ebenfalls von großer Bedeutung in der Astrophysik ist ein Potenzgesetz-Dichteverlauf
(Gl. 1.22) für den Spezialfall 𝛼 = –2. Dann ist die eingeschlossene Masse Mr ∝ r, und
die Kreisbahngeschwindigkeit ergibt sich aus Gl. (1.21) zu vK(r) = const., unabhängig
vom Abstand. Ein mathematisch idealisiertes Gebilde mit diesen Eigenschaften heißt auch
singuläre isotherme Sphäre (SIS) – wobei die Bezeichnung „isotherm“ eine Analogie zu
thermodynamischen Systemen nahelegt, die wie oben schon gesagt nur mit sehr vielen
Einschränkungen gültig ist. Wir werden dieses Konzept bei der Betrachtung der Rotations-
kurven von Galaxien (s. Abschn. 11.4.2) und bei den Massenprofilen von Ansammlungen
dunkler Materie (s. Abschn. 12.6.3) wieder aufgreifen und weiter untersuchen. Natürlich
kann auch eine Dichteverteilung 𝜚 ∝ r–2 immer nur über einen begrenzten Radiusbereich
gelten, da ansonsten für r → 0 die Dichte und für r → ∞ die Gesamtmasse divergieren
würden.

Allgemein ist die Ermittlung des Potentials und die Lösung der Bewegungsgleichungen
für eine beliebige vorgegebene Dichteverteilung eine anspruchsvolle Aufgabe, die in der
Regel nur numerisch gelöst werden kann. In der Astrophysik ist die Problemstellung aber
häufig umgekehrt: Aus der beobachteten Bewegung von Körpern in einem Gravitationsfeld
errechnet man die wirkenden Beschleunigungen, aus denen dann das Potential ermittelt
wird; schließlich rekonstruiert man daraus die räumliche Verteilung der gravitierenden
Massen.

1.1.6 Gezeitenkräfte

Ein wichtiger Aspekt der gravitativen Wechselwirkung ausgedehnter Körper sind die dif-
ferentiellen Kräfte, die durch die unterschiedlichen Anziehungen der einander zu- und
abgewandten Seiten entstehen. Die Größenordnung solcher Effekte kann man näherungs-
weise durch ein vereinfachtes Szenario abschätzen, in dem das Problem wieder auf die
vertraute Wechselwirkung von nur zwei Massenpunkten reduziert wird. Wir betrachten
dazu zwei Körper mit Massen m1 = m2 = m im Abstand 2R voneinander; ferner soll sich
im Abstand d zu dem gemeinsamen Schwerpunkt noch eine gravitativ bedeutende Masse
M≫ m befinden (s. Abb. 1.3).
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R
d
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M

Abb. 1.3. Skizze zur Entstehung von Gezeitenkräften als Differenz der Anziehung von m1 und m2
durch M.

Die durchM auf die beiden Massenelemente ausgeübte Anziehungskraft unterscheidet
sich um den Betrag

ΔFG = GMm
(d – R)2 – GMm

(d + R)2 = G Mm
d2 ( 1

(1 – R/d)2 – 1
(1 + R/d)2 ) . (1.25)

Für R/d ≪ 1 kann dieser Ausdruck in eine Potenzreihe entwickelt werden, die nach dem
ersten Glied abbricht,

Mm R R RΔFG ≈ G (1 + 2d2 – (1 – 2 )) = 4GMmd d d3 . (1.26)

Mit dieser Kraft werden die beiden Massenpunkte also effektiv auseinandergezogen. Der
Betrag der Kraft hängt in dieser Näherung invers von der dritten Potenz des Abstands d ab,
ΔFG wird daher relevant vor allem bei kleinen Abständen d zur externen gravitierenden
Masse M. Sind die beiden Massenpunkte Teile eines größeren Körpers, dann wird dieser in
Richtung der Verbindungslinie der beiden Punkte verformt. Das Phänomen der Meeresge-
zeiten auf der Erdoberfäche (s. Abschn. 4.2.1) lässt sich so durch die Einwirkung des Monds
erklären, insbesondere in Verbindung mit der Erdrotation. In Anlehnung daran spricht
man ganz generell von Gezeitenkräften, wenn Gln. (1.25) bzw. (1.26) anwendbar sind. Ge-
zeitenkräfte sind von großer Bedeutung in der Astrophysik. Sie begrenzen beispielsweise
die Stabilität kleiner Körper in der Nähe von massereichen Objekten (s. Abschn. 3.4.1), und
sie führen zur Abbremsung der Relativbewegung benachbarter Galaxien zueinander und
letztlich zu ihrer Verschmelzung (s. Abschn. 14.3.4).

1.2 Thermodynamik
In der Thermodynamik geht es um das Verhalten makroskopischer Materiemengen oder
Systeme bei Energiezufuhr oder -abnahme sowie um die Zusammenhänge dieses Verhal-
tens mit der eigentlichen Vielteilchennatur der Materie. Wir gehen hier äußerst selektiv
vor und greifen uns aus dieser sehr breiten Thematik nur einige wenige Punkte heraus, die
als Grundlage für im Buch behandelte astrophysikalische Fragen dienen sollen.

1.2.1 Zustandsgrößen und Zustandsgleichung

Die Charakterisierung eines thermodynamischen Systems erfolgt über Zustandsgrößen. Zu
diesen gehört die Anzahl der Teilchen, das von ihnen eingenommene Volumen, aber auch
Größen, die bestimmte Verhaltensaspekte beschreiben, insbesondere der Druck und die
Temperatur. Die letzteren Größen werden als intensive Zustandsgrößen bezeichnet, weil
sie sich bei der Aufteilung eines (homogenen) Systems in Untersysteme nicht ändern.
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Für alle diese Größen gibt es präzise thermodynamische Definitionen. Wohl am schwie-
rigsten zu fassen ist die Deutung der Temperatur: Makroskopisch gibt die Temperatur
den Wärmegehalt eines Körpers an, mikroskopisch stellt sie (unter anderem) ein Maß
für die mittlere Energie der beteiligten Teilchen dar. Für die Astrophysik ist vor al-
lem dieser mikroskopische Temperaturbegriff relevant, wobei je nach Kontext ganz un-
terschiedliche Temperaturdefinitionen möglich sind, die sich jeweils auf eine speziel-
le statistische Verteilungsfunktion beziehen. Beispielsweise gibt die kinetische Tempera-
tur eines Gases die typische Bewegungsenergie der Gasteilchen an, charakterisiert durch
die Maxwell-Boltzmann-Verteilung der Geschwindigkeiten (s. Abschn. 1.2.2), während
die Strahlungstemperatur die Intensität und die spektrale Energieverteilung der Pho-
tonen gemäß der Planck-Funktion (s. Abschn. 1.3.4) innerhalb des gleichen Systems
erfasst.

Wenn sich die Zustandsgrößen eines Systems zeitlich nicht ändern, so spricht man
von einem Gleichgewichtszustand. Insbesondere ist thermodynamisches Gleichgewicht
dadurch gekennzeichnet, dass die Temperatur in allen relevanten Verteilungsfunktionen
den gleichen Wert hat; eigentlich kann man nur dann von der Temperatur eines Systems
sprechen.

Eine weitere fundamentale Zustandsgröße ist die Dichte, ausgedrückt entweder als
Massendichte 𝜚 mit der Einheit kg m–3 oder als Anzahl-Teilchendichte n mit der Einheit
m–3. Die in der Thermodynamik ansonsten verbreitete Verwendung von Mol als Einheit
der Stoffmenge spielt in der Astrophysik keine Rolle. Entsprechend tritt hier die mittlere
Masse pro Teilchen 𝜇mp meist an die Stelle der sonst verwendeten molaren Masse. Dabei ist
mp die Masse eines Protons (also eines Wasserstoffatomkerns) als Bezugsgröße ausgewählt,
einfach weil der Wasserstoff das häufigste Element im Universum ist. Bis auf einen sehr
kleinen Unterschied durch den Massendefekt ist mp nahezu gleich der atomaren Massen-
einheit u. 𝜇 ist hingegen eine dimensionslose Zahl, die das jeweilige System charakterisiert
(verwirrenderweise oft „Molekulargewicht“ genannt, auch wenn die meisten astrophysika-
lischen Systeme gar keine Moleküle enthalten, sondern Atome oder Ionen). Der Wert von
𝜇 ergibt sich durch einen gewichteten Mittelwert aus der chemischen Zusammensetzung
der Materie sowie aus deren Aggregatzustand: Für jeden Teilchentyp wird die Masse in Ein-
heiten der Protonenmasse multipliziert mit dem prozentualen Anteil des Teilchens an der
Gesamtheit. Beispielsweise hat ein reines Wasserstoffgas in monoatomarem Zustand den
Wert 𝜇 = 1.0005 ≈ 1 einschließlich des Beitrags des Elektrons, als molekulares Gas (H2)
hat es den Wert𝜇 ≈ 2, und als ionisiertes Plasma den Wert𝜇 ≈ 0.5, da nun sowohl Protonen
als auch Elektronen als eigenständige Teilchen zu zählen sind. Beimischungen schwererer
Elemente erhöhen 𝜇 entsprechend ihres jeweiligen Anteils an den Teilchendichten. Mit der
mittleren Masse pro Teilchen ist die Umrechnung von Anzahl- auf Massendichten dann
gegeben durch

𝜚 = 𝜇mp ⋅ n . (1.27)

Manche Zustandgrößen sind unabhängig voneinander, z.B. kann ein System ge-
gebener Temperatur natürlich aus unterschiedlich vielen Teilchen bestehen. Insge-
samt existieren aber für alle Materiezustände bestimmte Relationen zwischen ver-
schiedenen Zustandsgrößen; diese werden als Zustandsgleichungen bezeichnet (auch
dann, wenn die Relationen so kompliziert sind, dass sie sich nicht als einfa-
che Gleichung aufschreiben lassen). Die wichtigste – und für dieses Buch einzi-
ge relevante – Zustandsgleichung drückt den jeweils gültigen Zusammenhang zwi-
schen Druck P, Dichte 𝜚 bzw. n sowie Temperatur T aus, etwa in der Form
P = P(𝜚,T).


