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Die Entstehung der Elemente (Nukleosynthese)
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Im Anfang war der Wasserstoff: Primordiale Nukleosynthese |

Innerhalb der ersten 3 Minuten nach dem Urknall, vor
etwa 14 Milliarden Jahren, vereinigten sich die Protonen
und Neutronen zu den ersten Atomen. Diese allererste
Bildung von Atomen wird als primordiale Nukleosynthese
bezeichnet. Die Fusionsprozesse fanden einheitlich im
gesamten damaligen Universum statt. Nach 3 Minuten
war das Universum so stark abgekihlt und expandiert,
dass diese Reaktionen nicht mehr weiter stattfinden
konnten. Es kann berechnet werden, dass bei den
Fusionen dieser primordialen Nukleosynthese ca. 75% 'H
und ca. 25% “He entstehen sollten, neben Kleinstmengen

anderer leichter Atome (z.B. ?H).

Elemententstehung in Sternen: Stellare Nukleosynthese

Die Bildung aller schwereren Elemente begann erst ab
einem spéater Zeitpunkt in Sternen und anderen masser-
eichen Himmelskérpern. Solche gab es in den ersten
Minuten nach dem Urknall noch nicht. Die Himmelskorper
entstanden erst ca. 10 Milliarden Jahre spater aus der
Atomwolke (Urwolke), durch Anziehungskrifte zwischen
den Teilchen. Massen ziehen sich gegenseitig an: Gravi-
tation. Dieser Effekt verstarkt sich selbst: Immer schwe-
rere Massezentren tGben immer starkere Gravitationskrafte
aus. In der urspriinglich einheitlichen Urwolke entstan-
den Sterne. Zwischen ihnen liegen nahezu leere interstel-

lare Rdume.

Die Verdichtung von Massen zu Sternen fiihrt zu einer
Aufheizung, die Kernreaktionen in Gang setzen. In Ster-
nen, beispielsweise unserer Sonne, verschmelzen bei
mehreren Millionen Grad und hohem Druck je vier H-
Atomkerne, also Protonen, Uber mehrere Zwischenstufen

zu Heliumatomkernen *He (aus 2 p* 2 n°).

Bei diesen Reaktionsfolgen, zusammengefasst als Wasser-
stoffbrennen bezeichnet, wandeln sich letzten Endes vier
Protonen unter Abgabe von zwei positiven Ladungen
(Positronen) und viel Energie in einen Heliumkern (*He =

alpha-Teilchen) um:
4 'H—>....>..... > “He + 2 Positronen + Energie

Das Wasserstoffbrennen ist die dominante Energiequelle
normaler Sterne. Der Heliumkern ist dabei ein wenig leichter
als die vier Protonen zusammen. Die Massendifferenz wird
als Energie frei (Massendefekt). Sie kann mit der Energie-
Masse-Aquivalenz-Formel von EINSTEIN (E = mc?) berechnet
werden.

1. Bei unserem Stern, der Sonne, verschmelzen jede Sekun-
de 564 Millionen Tonnen H, zu 560 Millionen Tonnen He.

Berechnen Sie die freigesetzte Energie
Literaturwert (wikipedia): Leuchtkraft Sonne: 3,8-10% Watt.

in J/sec.

Es gibt einen natirlichen zeitlichen Verlauf der Fusions-
vorginge. Durch die Verschmelzung entstehen Atomen
immer hoherer Ordnungszahl: Mit zunehmendem Alter
bilden sich immer massereichere Fusionsprodukte im Stern.
Das geht bis zur Bildung von Eisen (Fe), dem Atomkern mit
der hochsten Bindungsenergie, unter Abgabe von Energie.
Die Fusionsreaktionen zu noch schwereren Kernen wiirde
eine Zufuhr von Energie erfordern. Fusionsprozesse finden

ab Eisen (Fe) nicht mehr statt.
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Abb. 1: Bindungsenergie pro Nukleon (wikipedia.de, fastfission)

Merke: Vom Helium (;He) bis zum Eisen (,sFe) entstehen die
Elemente durch Fusionsprozesse in Sternen (Stellare
Nukleosynthese). Ausnahmen (siehe unten): Li, Be und B_

Schwerere Elemente als Eisen entstehen durch den weitaus
selteneren Neutroneneinfang. Beispiel:
197 0 198 —Zerfall 198
—_— >
owAu+n — JAu w0 Hg

2. Weshalb nimmt die Ordnungszahl von Au zu Hg zu?

Die entstandenen und entstehenden Elemente gelangen
kontinuierlich durch Sonnenwind oder explosiv in einer
Supernova in das interstellare Medium und stehen fiir die
Bildung anderer astronomischer Objekte zur Verfligung.
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Haufigkeit der Elemente

Die Haufigkeit der chemischen Elemente unterscheidet sich
je nach dem betrachteten Bereich.

Wird das gesamte Universum betrachtet, ist Wasserstoff das
mit Abstand haufigste Element. Danach folgt Helium, das
teilweise schon durch die primordiale Nukleosynthese entsta-
nden ist, aber auch beim Wasserstoffbrennen in Sternen ent-
steht. Alle weiteren Elemente zusammen machen nur einen
kleinen Teil der im Universum vorhandenen Materie aus.

Auch in unserem Sonnensystem sind Wasserstoff und Helium
die dominierenden Elemente. Die niachst haufigen Elemente
sind Kohlenstoff und Sauerstoff. Lithium, Bor und Beryllium
sind interessanterweise (vgl. Abb. 3) selten. Die Seltenheit
dieser drei Elemente erklart sich dadurch, dass sie keine
Produkte der stellaren Kernfusionen sind, die zur Element-
entstehung flhren. So fiihrt das Wasserstoffbrennen zu
Heliumatomen, das darauffolgende Heliumbrennen, (auch
Drei-Alpha-Prozess genannt), schon zu den protonenreiche-
ren Kohlenstoffatomen.

@ @ o
@\ /‘\@

‘He

C Proton
O Neutron

Abb. 2: Drei-Alpha-Prozess. q: wikipedia.de

Y Gamma Ray

Helium, Kohlenstoff und Sauerstoff sowie alle anderen Atom-
sorten wurden und werden hauptsachlich durch Kernfusion
Dabei
haufiger Atome mit gerader Protonenzahl, wie Sauerstoff,

in Sternen gebildet. entstanden und entstehen

12

Neon, Eisen oder Schwefel, wahrend Elemente mit
ungerader Protonenzahl seltener sind. Diese Regel wird nach
ihren Erstbeschreibern auch ODDO-HARKINS-Regel genannt.
Man vermutet, dass gepaarte Protonen aufgrund der gegen-
seitigen Kompensation des Spins (Spinpaarung, ahnlich der
Spinpaarung von Elektronen!) zu stabileren Atomkernen
flhrt. Markant ist auch die besondere Haufigkeit des Eisens

als Endpunkt der méglichen Kernfusion in Sternen.

Auch Blei (Pb) sticht in seiner Haufigkeit heraus (vgl. Abb. 4
und 5). Es handelt sich um das schwerste Element mit nicht-
radioaktiven, also stabilen Nukliden (= “Isotope"). Blei
sammelt sich als Endprodukt mehrerer radioaktiver Zerfalls-
reihen an. Beispiele:
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Abb. 3: Beispiele fur Zerfallsreihen. Q: openclipart. Juhele, veraendert
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Abb. 4: Estimated abundances of the elements in the solar system. Li, Be and B are rare because they are poorly
synthesized in fusion reactions in stars and Big Bang. Trends: (1) alternation of abundance as they have even or odd
atomic numbers, and (2) a general decrease in abundance, as they become heavier. q: commons.wikimedia.org . A: MHz'as
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Die Verteilung auf der Erde unterscheidet sich von derjenigen, die im gesamten Universum vorherrscht. Insbesondere sind
auf der Erde im Vergleich zum Universum nur geringe Mengen Wasserstoff und Helium vorhanden, weil diese Gase vom
Schwerefeld der Erde nicht festgehalten werden kdnnen. Erst das dritthaufigste Element des Universums, der Sauerstoff, ist
deshalb das hiufigste Element auf der Erde und macht ungefdhr die Halfte der Masse der Erdkruste und der Erdhille (=
Erdkruste + Atmosphére + Gewasser) aus. Weiterhin dominiert auf der Erdhtlle und der Erdkruste das Silicium, mit ungefahr
% der Masse. An dritter Stelle folgt das Aluminium. Alle anderen Elemente machen zusammen nur ca. % der Masse aus!

Betrachtet man die Erde als Ganzes mit ihrem Erdkern, der aus einer Fe/Ni-Legierung besteht, so ist auch Eisen sehr haufig.

'c,_) 109 ) I ) I ) I L I L] l L] I ) I ) I ) I
Y

(@] Rock-forming elements

n

& .

= 10

‘©

8 10°

c

()

GEJ Th
— 'U
()

D 10 g
(@)

7))

=

S

@ 10°

0}

(&)

c

©

©
510-6.1.1.1.1.1.1.1.1.1
2 0 10 20 30 40 50 60 70 80 a0

Atomic number, Z

Abb. 5: Haufigkeitsverteilung der Elemente auf der Erde. Quelle: http://pubs.usgs.gov/fs/2002/fs087-02/ (gemeinfrei), bearbeitet

In dem jeweils betrachteten Bereich sehr hidufig vorkommende Elemente bezeichnet man als Mengenelemente, sehr seltene

als Spurenelemente. Quelle: Verschiedene wikipedia-Artikeln. verandert.


http://de.wikipedia.org/wiki/Mengenelemente
http://de.wikipedia.org/wiki/Spurenelement
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Im Anfang war der Wasserstoff: Primordiale Nukleosynthese

Innerhalb der ersten 3 Minuten nach dem Urknall, vor etwa 14 Milliarden Jahren, ver­einigten sich die Protonen und Neutronen zu den ersten Atomen. Diese allererste Bildung von Atomen wird als primor­diale Nukleosynthese bezeichnet. Die Fusions­prozes­se fanden einheitlich im gesamten damaligen Uni­ver­sum statt. Nach 3 Minuten war das Universum so stark abge­kühlt und expandiert, dass diese Reaktionen nicht mehr weiter statt­finden konnten. Es kann berechnet wer­den, dass bei den Fusionen dieser primor­dialen Nukleo­synthese ca. 75% 1H und ca. 25% 4He entstehen sollten, neben Kleinstmengen anderer leichter Atome (z.B. 2H). 

Elemententstehung in Sternen: Stellare Nukleosynthese

Die Bildung aller schwereren Elemente begann erst ab einem später Zeitpunkt in Sternen und anderen masser­eichen Himmelskörpern. Solche gab es in den ersten Minu­ten nach dem Urknall noch nicht. Die Himmelskörper entstanden erst ca. 10 Milliarden Jahre später aus der Atom­wol­ke (Urwolke), durch Anziehungskräfte zwischen den Teilchen. Massen ziehen sich gegenseitig an: Gravi­tation. Dieser Effekt verstärkt sich selbst: Immer schwe­rere Masse­zen­tren üben immer stärkere Gravita­tions­kräfte aus. In der ur­s­prünglich einheit­lichen Urwolke entstan­den Sterne. Zwischen ihnen liegen nahezu leere inter­stel­lare Räume. 

Die Verdichtung von Massen zu Sternen führt zu einer Aufheizung, die Kernreaktionen in Gang setzen. In Ster­nen, beispiels­weise unserer Sonne, ver­schmel­zen bei mehre­ren Millionen Grad und hohem Druck je vier H-Atom­kerne, also Protonen, über mehrere Zwischen­stu­fen zu Helium­atomkernen 4He (aus 2 p+ 2 n0).

Bei diesen Reaktionsfolgen, zusammengefasst als Wasser­stoffbrennen bezeichnet, wandeln sich letzten Endes vier Protonen unter Abgabe von zwei positiven Ladungen (Positronen) und viel Energie in einen Heliumkern (4He =  alpha-Teilchen) um:

 4  1H → …. → ….. → 4He + 2 Positronen + Energie

Das Wasser­stoff­brennen ist die dominante Energiequelle normaler Sterne. Der Heliumkern ist dabei ein wenig leichter als die vier Proto­nen zusammen. Die Massendifferenz wird als Energie frei (Massendefekt). Sie kann mit der Energie-Masse-Äqui­valenz-Formel von Einstein (E = mc2) berechnet werden.

		Bei unserem Stern, der Sonne, ver­schmelzen jede Se­kun­de 564 Millionen Tonnen H, zu 560 Millionen Tonnen He. Berech­nen Sie die freigesetzte Energie in J/sec. Literaturwert (wikipedia): Leuchtkraft Sonne: 3,8·1026 Watt. 













Es gibt einen natürlichen zeitlichen Verlauf der Fusions­vorgänge. Durch die Ver­schmelzung entstehen Atomen immer höherer Ordnungszahl: Mit zunehmendem Alter bilden sich immer masse­rei­chere Fusionsprodukte im Stern. Das geht bis zur Bildung von Eisen (Fe), dem Atomkern mit der höchsten Bindungs­energie, unter Abga­be von Ener­gie. Die Fusions­reak­tio­nen zu noch schwe­reren Kernen würde eine Zufuhr von Ener­gie erfordern. Fusionsprozesse finden ab Eisen (Fe) nicht mehr statt. 



Abb. 1: Bindungsenergie pro Nukleon (wikipedia.de,  fastfission)

Merke: Vom Helium (2He) bis zum Eisen (26Fe) entstehen die Elemente durch Fusionsprozesse in Sternen (Stellare Nukleo­synthese). Ausnahmen (siehe unten): Li, Be und B 

Schwerere Elemente als Eisen entstehen durch den weitaus selteneren Neutronen­einfang. Beispiel:

OLE-Objekt

2. Weshalb nimmt die Ordnungszahl von Au zu Hg zu?





Die entstandenen und entstehenden Elemente gelangen kontinuierlich durch Sonnenwind oder explosiv in einer Supernova in das interstellare Medium und stehen für die Bildung anderer astronomischer Objekte zur Verfügung.

Häufigkeit der Elemente

Die Häufigkeit der chemischen Elemente unterscheidet sich je nach dem betrachteten Bereich.

Wird das gesamte Universum betrachtet, ist Wasserstoff das mit Abstand häufigste Element. Danach folgt Helium, das teil­weise schon durch die primordiale Nukleosynthese ent­sta­nden ist, aber auch beim Wasserstoffbrennen in Sternen ent­steht. Alle weiteren Elemente zusammen machen nur einen kleinen Teil der im Universum vor­han­denen Materie aus. 

Auch in unserem Sonnensystem sind Wasserstoff und Helium die dominierenden Elemente. Die nächst häufigen Elemente sind Kohlenstoff und Sauerstoff. Lithium, Bor und Beryllium sind interessanterweise (vgl. Abb. 3) selten. Die Seltenheit dieser drei Elemente erklärt sich dadurch, dass sie keine Prod­ukte der stellaren Kernfusionen sind, die zur Element­ent­stehung führen. So führt das Wasserstoffbrennen zu Helium­atomen, das darauffolgende Heliumbrennen, (auch Drei-Alpha-Prozess genannt), schon zu den proto­nen­reiche­ren Kohlenstoffatomen.



Abb. 2: Drei-Alpha-Prozess. Q: wikipedia.de

Helium, Kohlenstoff und Sauerstoff sowie alle anderen Atom­sorten wurden und werden hauptsächlich durch Kernfusion in Sternen gebildet. Dabei entstanden und entstehen häufiger Atome mit gerader Protonenzahl, wie Sauerstoff, Neon, Eisen oder Schwefel, während Elemente mit ungerader Protonenzahl seltener sind. Diese Regel wird nach ihren Erstbeschreibern auch Oddo-Harkins-Regel genannt. Man vermutet, dass gepaarte Protonen aufgrund der gegen­seitigen Kompen­sation des Spins (Spinpaarung, ähnlich der Spin­paarung von Elektronen!) zu stabileren Atomkernen führt. Markant ist auch die besondere Häufigkeit des Eisens als End­punkt der möglichen Kernfusion in Sternen.

Auch Blei (Pb) sticht in seiner Häufigkeit heraus (vgl. Abb. 4 und 5). Es handelt sich um das schwerste Element mit nicht-radio­aktiven, also stabilen Nukliden (≈ “Isotope“). Blei  sammelt sich als Endprodukt mehrerer radioaktiver Zerfalls­reihen an. Beispiele:



Abb. 3: Beispiele für Zerfallsreihen. Q: openclipart. Juhele, veraendert



Abb. 4: Estimated abundances of the elements in the solar system. Li, Be and B are rare because they are poorly synthesized in fusion reactions in stars and Big Bang. Trends: (1) alternation of abundance as they have even or odd atomic numbers, and (2) a general decrease in abundance, as they become heavier. Q: commons.wikimedia.org . A: MHz'as

Die Verteilung auf der Erde unterscheidet sich von derjenigen, die im gesamten Universum vorherrscht. Insbesondere sind auf der Erde im Vergleich zum Universum nur geringe Mengen Wasserstoff und Helium vorhanden, weil diese Gase vom Schwerefeld der Erde nicht festgehalten werden können. Erst das dritthäufigste Element des Universums, der Sauerstoff, ist deshalb das häufigste Element auf der Erde und macht ungefähr die Hälfte der Masse der Erdkruste und der Erdhülle (= Erdkruste + Atmosphäre + Gewässer) aus. Weiterhin dominiert auf der Erdhülle und der Erdkruste das Silicium, mit ungefähr ¼ der Masse. An dritter Stelle folgt das Aluminium. Alle anderen Elemente machen zusammen nur ca. ¼ der Masse aus!

Betrachtet man die Erde als Ganzes mit ihrem Erdkern, der aus einer Fe/Ni-Legierung besteht, so ist auch Eisen sehr häufig.



Abb. 5: Häufigkeitsverteilung der Elemente auf der Erde. Quelle: http://pubs.usgs.gov/fs/2002/fs087-02/ (gemeinfrei), bearbeitet

In dem jeweils betrachteten Bereich sehr häufig vorkommende Elemente bezeichnet man als Mengenelemente, sehr seltene als Spurenelemente.					Quelle: Verschiedene wikipedia-Artikeln. verändert.
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         5,7 Yr
       
          
        Ac
        228
        89
         6,1 hour
       
           -
        Th
        228
        90
         1,9  Yr
       
        Ra
        224
        88
         3,6 day
       
          
           -
        Rn
        220
        86
         55 sec
          
       
        Po
        216
        84
         0,14 sec
          
       
        Pb
        212
        82
        10,6 hour
          
       
        Bi
        212
        83
        61 min
        Po
        212
        84
         3*10 -7 sec
        Pb
        208
        82
        Stable
       
        Tl
        208
        83
        3,1 min
       
       
          
          
           -
           -
           -
        Thorium-Reihe
        Uran-Actinium-Reihe
        U
        235
        92
        704 Million  Yr
        Th
        231
        90
         25,5 hour
       
          
        Pa
        231
        91
        32 760 Yr
       
           -
        Th
        227
        90
        18,7  day
        Ac
        227
        89
         21,7 Yr
       
          
           -
        Fr
        223
        87
         21,8 min
          
       
        Po
        215
        84
         1,8 msec
          
       
        Pb
        212
        82
        10,6 hour
          
       
        Bi
        212
        83
        7,7 min
        At
        219
        85
         56 sec
       
          
       
        98,62%
        1,38%
        Ra
        223
        88
        11,43  day
           -
          
       
       
       
          
        Rn
        219
        86
        3,96 sec
           -
          
       
       
       
           -
       
        Bi
        211
        83
         2,1 min
        Tl
        207
        81
        4,7 min
          
       
           -
        At
        215
        85
        3,96 sec
           -
          
       
       
       
           -
        Po
        211
        84
         0,5 sec
        Pb
        207
        82
        Stable
          
       
       
           -
        0,28%
        99,72%
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