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Galaktische Rotationskurve

• Erwartung: falls der Großteil der Masse im sichtbaren Teil der Galaxis konzentriert ist: die 
Rotationskurve sollte nach außen hin abfallen :
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Galaktische Rotationskurve

• falls also die Masse so verteilt ist wie die Leuchtkraft -> Vrot in der äußeren Scheibe sollte mit 1/√r 
gehen => Kepler-Verlauf (siehe auch Übung):

! !

Der flache Verlauf der Rotationskurven bei großem Radius ist
erstaunlich: Eigentlich sollte in der äußeren Scheibe Vrot mit 
(1/r)1/2 gehen, d.h. einen Kepler-Verlauf zeigen.

Erwarteter Abfall für eine exponentielle Massendichteverteilung 
(Annahme: Masse verteilt sich so wie die Leuchtkraft)

Astro II, SS06 154

Radius →

V
ro

t →

exponetielle Scheibe

Kepler-Verlauf

vr ∝
1
r
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Galaktische Rotationsgeschwindigkeit

• Erwartung: aus Zentripetalkraft = Gravitationsanziehung

• Messung: 

mvr
2

r
= G Mrm

r 2

vr
2 = G Mr

r

vr =
GMr

r

⇒ vr ∝
1
r

vr (r ≥ R0 ) ≈ const.

⇒ Mr ∝ r

vr ∝
1
r

vr (r ≥ R0 ) ≈ const.

=> es gibt eine nicht sichtbare Massenkomponente, 
die linear mit dem Galaxienradius wächst!

5



Galaktische Rotationskurve

• Die Rotationskurve hängt von der Massenverteilung ab => wir können aus der Rotationskurve 
Information über die Massenverteilung erhalten

“Rigid body” Rotation: die Masse muss ~ sphärisch verteilt sein (siehe Übung) und die Dichte ist ρ ~ 
konstant

Flache Rotationskurve: der Großteil der Masse im äusseren Teil der Galaxis ist sphärisch verteilt, wobei 
die Dichte

• um dies zu sehen, nehmen wir an, dass Θ(r) =V, wobei V = konst. Die Kraft, die auf ein Stern der 
Masse m durch die Masse Mr der Galaxis innerhalb der Sternposition r wirkt, ist:

• unter der Annahme von sphärischer Symmetrie. Wir lösen nach Mr auf:

• und differenzieren bezüglich des Radius r der Verteilung:

ρ(r)∝ r −2

mV 2

r
=
GMrm
r 2

Mr =
V 2r
G

dMr

dr
=
V 2

G
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Galaktische Rotationskurve

• Wir benutzen die Gleichung für die Erhaltung der Masse in einem sphärisch symmetrischen System:

• daraus folgt für die Massendichte in den äußeren Bereichen der Milchstraße:

• Die r-2-Abhängigkeit ist in starkem Kontrast zur Anzahldichte der Sterne im sichtbaren, stellaren 
Halo, die mit r-3.5 variiert, also viel schneller abfällt, als man es von der galaktischen Rotationskurve 
erwarten würde.

=> der Hauptanteil der Masse in der Milchstraße ist in Form von dunkler Materie, die sich (bisher) nur 
durch ihren Gravitationseinfluß auf die sichtbare Materie bemerkbar macht

• Eine bessere Form für die Dichteverteilung ist gegeben durch (ρ0 und a werden durch Fits an die 
Rotationskurve erhalten): 

dMr

dr
= 4π r 2ρ(r)

ρ(r) = V 2

4πGr 2

ρ(r) = ρ0
1+ (r / a)2

für r >> a => ρ(r) ∝ r-2

für r << a => ρ(r) ∝ konst.
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Fits der beobachteten Rotationskurve

(Klypin, Zhao & Somerville 2002)

basierend auf der Dichtefunktion

aus Sternzählungen und Kinematik

=> Modelle der galaktischen 

Rotationskurve

Dunkle Materie Halo

Bulge

Scheibe

Scheibe + Bulge

Summe aus Halo + Scheibe + Bulge

Daten

 
Mtot ,lum ≈ 9 ×1010M



 
Mvirial ≈ 1...2 ×10

12M
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Rotationskurven

• historisch: Vera Rubin, in den 70er, erste Hinweise, 

dass galaktische Rotationskurven flach sind

• heute: Rotationskurven von mehreren 103 Galaxien, können durch 

ein universelles Dichteprofil beschrieben werden

Daten von 1100 Spiralgalaxien

aufgeteilt auf 11 Leuchtkraft-bins

(mehr darüber in Vorlesung über Galaxien)

Vera Rubin
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Was ist die Dunkle Materie?

• Die Natur der dunklen Materie ist noch nicht bekannt

• 2 Möglichkeiten: 

Baryonische dunkle Materie: astrophysikalische Objekte, die sehr leuchtschwach sind

Nicht-baryonische dunkle Materie: neue Elementarteilchen, die bisher noch nicht entdeckt wurden

• Auch wenn es viele starke Argumente gegen ein Universum aus purer baryonischer dunkle Materie 
gibt (Nukleosynthese im frühen Universum, Strukturbildung, kosmischer Mikrowellenhintergrund, etc, 
siehe Vorlesungen im nächsten Semester), stellt sich die Frage, ob es leuchtschwache 
astronomische Objekte im Halo der Milchstraße gibt, sogennante MACHOs (Massive Compact Halo 
Objects), die die dunkle Materie in Halo zum Teil erklären könnten

• Besipiele für MACHOs:

Braune Zwerge (M ≤ 0.08 M⊙), Rote Zwerge (0.08 M⊙ ≤ M ≤ 0.45 M⊙ )

Weiße Zwerge ( M ≈ 0.5 - 0.6  M⊙) 

Neutronensterne

Schwarze Löcher

• 1986: Bohdan Paczynski schlug vor, die Anwesenheit von MACHOs durch Mikrolinsenexperimente 
zu prüfen
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Der Gravitationslinseneffekt

• Der Einsteinsche Ablenkwinkel:

• Zentrale Aussage der ART: Licht wird im Schwerefeld abgelenkt -> ein Lichtstrahl, der im Abstand d 
an einer sphärisch symmetrischen Masse vorbeiläuft, wird um den Winkel α abgelenkt:

• dies gilt solange α << 1 (schwache Gravitationsfelder). Mit M = 1M⊙ und R = 1R⊙, folgt die 
Lichtablenkung am Sonnenrand:

• Diese Lichtablenkung ist während der 

Sonnenfinsternis in 1919 gemessen worden, 

durch Verschiebung der scheinbaren Position 

von Sternen nahe der Sonnenscheibe

Zunächst: Was ist der Gravitationslinseneffekt?

2.5.1 Der Gravitationslinseneffekt – Teil I

Der Einsteinsche Ablenkwinkel. Licht wird im Schwerefeld abgelenkt; dies war eine
zentrale Vorhersage der Einsteinschen Allgemeinen Relativitätstheorie;
sie sagt vorher, dass ein Lichtstrahl, der im Abstand ξ an einer sphärisch symmetrischen
Masse vorbeiläuft, um Winkel α̂ abgelenkt wird, wobei

α̂ =
4 G M

c2 ξ
; (2.66)

gilt, solange α̂ ! 1 (schwache Gravitationsfelder). Setze M = 1M", R = R", so ist
Lichtablenkung am Sonnenrand

α̂" ≈ 1.′′74 .

Während Sonnenfinsternis ist diese Lichtablenkung 1919 gemessen worden, durch Ver-

Abbildung 2.19: Durch die Lichtablen-
kung an der Sonne verschiebt sich die
scheinbare Position von Hintergrund-
sternen; die Größe der Verschiebung
hängt von der Masse der Sonne und
der Annäherung des Lichtstrahls ent-
sprechend (2.66) ab

schiebung der scheinbaren Positionen von Sternen nahe der (abgedunkelten) Sonnen-
scheibe – siehe Fig. 2.19;
Übereinstimmung mit dem von Einstein vorhergesagten Wert machte ihn über Nacht
weltberühmt (vorher war die ART experimentell nicht überprüft);
damals Genauigkeit des Messwertes ∼ 30%, heute mit <∼ 0.1% Genauigkeit gemessen;
Einsteinsche Vorhersage bestätigt.

Danach wurde folgende Überlegung angestellt: wenn gravitative Lichtablenkung nur stark
genug ist, kann es sein, dass das Licht einer Quelle an zwei Positionen des Himmels
sichtbar ist – ein Lichtstrahl geht ‘rechts’, der andere ‘links’ an der Massenkonzentration
vorbei – siehe Fig. 2.20.

Einführung in die Astronomie II – 64 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

α =
4GM
c2d

α ≈ 1.74 ''
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Abbildung 2.20: Skizze eines Gravitationslinsen-
systems: befindet sich zwischen uns und einer weit
entfernten Quelle eine genügend massive Massen-
konzentration, so kann es passieren, dass wir die-
se Quelle an zwei verschiedenen Positionen der
Sphäre sehen können

Seitdem nennt man die gravitative Lichtablenkung auch Gravitationslinseneffekt; in die-
ser Vorlesung werden wir verschiedene Aspekte des Linseneffektes diskutieren und astro-
physikalische Anwendungen besprechen.

Kann die Sonne Mehrfachbilder weitentfernter Quellen erzeugen?
Nein; der Ablenkwinkel α̂! ist wesentlich kleiner als Winkeldurchmesser der Sonne, so
dass zwei Lichtstrahlen, die ‘rechts’ und ‘links’ am Sonnenrand vorbeilaufen, durch Lich-
tablenkung nicht zur Konvergenz gebracht werden können.
Sonne ist uns zu nahe, oder zu groß, um Mehrfachbilder zu liefern.

Aber: Weiter entfernte Sterne können Mehrfachbilder von dahinter liegenden Quellen
erzeugen.

Linsengeometrie. Geometrie eines Gravitationslinsensystems ist in Fig. 2.21 darge-
stellt; dabei werden Lichtstrahlen von einer Quelle im Abstand Ds (‘s’: source) betrachtet,
die im Abstand "ξ an einer Massenkonzentration (Linse, lens, deflector) propagieren. Der
Deflektor habe Abstand Dd von uns. In Fig. 2.21 bedeutet:

"η: wahre, zwei-dimensionale Position der Quelle auf der Quellenebene;
"β: wahre Winkelposition der Quelle,

"β =
"η

Ds
; (2.67)

"ξ: Position des Lichtstrahls in der Linsenebene;
"θ: entsprechende Winkelposition,

"θ =
"ξ

Dd
; (2.68)

gleichzeitig ist "θ die beobachtete Position an der Sphäre, relativ zur Position des ‘Zen-
trums’ der Linse (= Ursprung des Koordinatensystems, "ξ = 0);
Dds: Abstand der Quellenebene von der Linsenebene; falls Abstände vergleichbar mit

Einführung in die Astronomie II – 65 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Quelle

Der Gravitationslinseneffekt

• Falls sich zwischen uns und Quelle eine große Massenkonzentration befindet so kann die Quelle an 
zwei verschiedenen Positionen am Himmel beobachtet werden

=> gravitative Lichtablenkung = Gravitationslinseneffekt

• Kann die Sonne Mehrfachbilder weitentfernter Quellen erzeugen? 

• Nein: der Ablenkwinkel α⊙ ist wesentlich kleiner als der 

Winkeldurchmesser der Sonne, so dass 2 Lichtstrahlen, die 

“rechts” und “links” am Sonnenrand vorbeilaufen, durch 

Lichtablenkung nicht zur Konvergenz gebracht werden 

können

=> Sonne ist zu nahe, oder zu groß, um Mehrfachbilder 

zu liefern

• Jedoch: weit entfernte Sterne können Mehrfachbilder 

von dahinter liegenden Quellen erzeugen Beoachter

Linse
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Abbildung 2.21: Geometrie einer Gravitationslin-
se: Eine Quelle befinde sich im Abstand Ds von
uns, eine Massenkonzentration im Abstand Dd.
Man definiert sich eine ‘optische Achse’, die den
Beobachter und das ‘Zentrum’ der Massenkonzen-
tration verbindet; in der Verlängerung dieser Ach-
se betrachten wir den Schnittpunkt mit der sog.
Quellenebene, eine Ebene senkrecht zur optischen
Achse im Abstand der Quelle; entsprechend ist
die Linsenebene die Ebene senkrecht zur Sichtli-
nie zur Massenkonzentration im Abstand Dd von
uns. Schnittpunkte der optischen Achse mit den
Ebenen werden als Ursprung jeweils eines Koor-
dinatensystems gewählt. Die Quelle befinde sich
daher am Punkte !η in der Quellenebene; ein Licht-
strahl, der mit der optischen Achse einen Winkel !θ
einschließt, trifft die Linsenebene im Punkt !ξ, und
wird um den Winkel !̂α(!ξ) abgelenkt. All dies sind
zwei-dimensionale Vektoren. Die Bedingung, dass
wir die Quelle in der Richtung !θ beobachten, ist
durch die Linsengleichung (2.69) gegeben.

‘Radius des Universums’, so gilt Dds != Ds − Dd; für Anwendungen innerhalb unserer
Galaxis oder der Lokalen Gruppe ist Dds = Ds −Dd.

Linsengleichung. Aus der Figur kann man die Bedingung ablesen, dass ein Lichtstrahl
von der Quelle uns aus der Richtung !θ (oder aus !ξ) erreicht:

!η =
Ds

Dd
!ξ −Dds!̂α(!ξ) , (2.69)

oder, nach Division durch Ds und Verwendung von (2.67) und (2.68):

!β = !θ − Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) . (2.70)

Wegen des auftretenden Vorfaktors definiert man zweckmäßigerweise den ‘reduzierten’
Ablenkwinkel

!α(!θ) :=
Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) , (2.71)

so dass Linsengleichung die einfache Form annimmt:

!β = !θ − !α(!θ) . (2.72)

Einführung in die Astronomie II – 66 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Der Gravitationslinseneffekt

• Linsengeometrie: betrachte Lichtstrahlen von einer Quelle 

im Abstand Ds, die im Abstand ξ an einer Massenkonzentration 

propagieren

Die Linsengleichung (Bedingung, dass ein Lichtstrahl von der 

Quelle aus der Richtung θ uns erreicht):

η = wahre, 2d Position der Quelle

β=wahre Winkelposition der Quelle

ξ = Position des Lichtstrahls in der Linsenebene

θ = entspr. (und auch beobachtete) Winkelposition

Abbildung 2.20: Skizze eines Gravitationslinsen-
systems: befindet sich zwischen uns und einer weit
entfernten Quelle eine genügend massive Massen-
konzentration, so kann es passieren, dass wir die-
se Quelle an zwei verschiedenen Positionen der
Sphäre sehen können

Seitdem nennt man die gravitative Lichtablenkung auch Gravitationslinseneffekt; in die-
ser Vorlesung werden wir verschiedene Aspekte des Linseneffektes diskutieren und astro-
physikalische Anwendungen besprechen.

Kann die Sonne Mehrfachbilder weitentfernter Quellen erzeugen?
Nein; der Ablenkwinkel α̂! ist wesentlich kleiner als Winkeldurchmesser der Sonne, so
dass zwei Lichtstrahlen, die ‘rechts’ und ‘links’ am Sonnenrand vorbeilaufen, durch Lich-
tablenkung nicht zur Konvergenz gebracht werden können.
Sonne ist uns zu nahe, oder zu groß, um Mehrfachbilder zu liefern.

Aber: Weiter entfernte Sterne können Mehrfachbilder von dahinter liegenden Quellen
erzeugen.

Linsengeometrie. Geometrie eines Gravitationslinsensystems ist in Fig. 2.21 darge-
stellt; dabei werden Lichtstrahlen von einer Quelle im Abstand Ds (‘s’: source) betrachtet,
die im Abstand "ξ an einer Massenkonzentration (Linse, lens, deflector) propagieren. Der
Deflektor habe Abstand Dd von uns. In Fig. 2.21 bedeutet:

"η: wahre, zwei-dimensionale Position der Quelle auf der Quellenebene;
"β: wahre Winkelposition der Quelle,

"β =
"η

Ds
; (2.67)

"ξ: Position des Lichtstrahls in der Linsenebene;
"θ: entsprechende Winkelposition,

"θ =
"ξ

Dd
; (2.68)

gleichzeitig ist "θ die beobachtete Position an der Sphäre, relativ zur Position des ‘Zen-
trums’ der Linse (= Ursprung des Koordinatensystems, "ξ = 0);
Dds: Abstand der Quellenebene von der Linsenebene; falls Abstände vergleichbar mit
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Abbildung 2.21: Geometrie einer Gravitationslin-
se: Eine Quelle befinde sich im Abstand Ds von
uns, eine Massenkonzentration im Abstand Dd.
Man definiert sich eine ‘optische Achse’, die den
Beobachter und das ‘Zentrum’ der Massenkonzen-
tration verbindet; in der Verlängerung dieser Ach-
se betrachten wir den Schnittpunkt mit der sog.
Quellenebene, eine Ebene senkrecht zur optischen
Achse im Abstand der Quelle; entsprechend ist
die Linsenebene die Ebene senkrecht zur Sichtli-
nie zur Massenkonzentration im Abstand Dd von
uns. Schnittpunkte der optischen Achse mit den
Ebenen werden als Ursprung jeweils eines Koor-
dinatensystems gewählt. Die Quelle befinde sich
daher am Punkte !η in der Quellenebene; ein Licht-
strahl, der mit der optischen Achse einen Winkel !θ
einschließt, trifft die Linsenebene im Punkt !ξ, und
wird um den Winkel !̂α(!ξ) abgelenkt. All dies sind
zwei-dimensionale Vektoren. Die Bedingung, dass
wir die Quelle in der Richtung !θ beobachten, ist
durch die Linsengleichung (2.69) gegeben.

‘Radius des Universums’, so gilt Dds != Ds − Dd; für Anwendungen innerhalb unserer
Galaxis oder der Lokalen Gruppe ist Dds = Ds −Dd.

Linsengleichung. Aus der Figur kann man die Bedingung ablesen, dass ein Lichtstrahl
von der Quelle uns aus der Richtung !θ (oder aus !ξ) erreicht:

!η =
Ds

Dd
!ξ −Dds!̂α(!ξ) , (2.69)

oder, nach Division durch Ds und Verwendung von (2.67) und (2.68):

!β = !θ − Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) . (2.70)

Wegen des auftretenden Vorfaktors definiert man zweckmäßigerweise den ‘reduzierten’
Ablenkwinkel

!α(!θ) :=
Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) , (2.71)

so dass Linsengleichung die einfache Form annimmt:

!β = !θ − !α(!θ) . (2.72)
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Einführung in die Astronomie II – 66 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Divsion durch Ds + obige Glchg
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Abbildung 2.21: Geometrie einer Gravitationslin-
se: Eine Quelle befinde sich im Abstand Ds von
uns, eine Massenkonzentration im Abstand Dd.
Man definiert sich eine ‘optische Achse’, die den
Beobachter und das ‘Zentrum’ der Massenkonzen-
tration verbindet; in der Verlängerung dieser Ach-
se betrachten wir den Schnittpunkt mit der sog.
Quellenebene, eine Ebene senkrecht zur optischen
Achse im Abstand der Quelle; entsprechend ist
die Linsenebene die Ebene senkrecht zur Sichtli-
nie zur Massenkonzentration im Abstand Dd von
uns. Schnittpunkte der optischen Achse mit den
Ebenen werden als Ursprung jeweils eines Koor-
dinatensystems gewählt. Die Quelle befinde sich
daher am Punkte !η in der Quellenebene; ein Licht-
strahl, der mit der optischen Achse einen Winkel !θ
einschließt, trifft die Linsenebene im Punkt !ξ, und
wird um den Winkel !̂α(!ξ) abgelenkt. All dies sind
zwei-dimensionale Vektoren. Die Bedingung, dass
wir die Quelle in der Richtung !θ beobachten, ist
durch die Linsengleichung (2.69) gegeben.

‘Radius des Universums’, so gilt Dds != Ds − Dd; für Anwendungen innerhalb unserer
Galaxis oder der Lokalen Gruppe ist Dds = Ds −Dd.

Linsengleichung. Aus der Figur kann man die Bedingung ablesen, dass ein Lichtstrahl
von der Quelle uns aus der Richtung !θ (oder aus !ξ) erreicht:

!η =
Ds

Dd
!ξ −Dds!̂α(!ξ) , (2.69)

oder, nach Division durch Ds und Verwendung von (2.67) und (2.68):

!β = !θ − Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) . (2.70)

Wegen des auftretenden Vorfaktors definiert man zweckmäßigerweise den ‘reduzierten’
Ablenkwinkel

!α(!θ) :=
Dds

Ds
!̂α(Dd!θ) , (2.71)

so dass Linsengleichung die einfache Form annimmt:

!β = !θ − !α(!θ) . (2.72)
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Der Gravitationslinseneffekt

Mit dem ‘reduzierten’ Ablenkwinkel

ergibt sich die einfache Form für die Linsengleichung:
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für Punktmasse:

Einsteinwinkel:

Linsengleichung:

β=wahre Winkelposition der Quelle

θ = beobachtete Winkelposition

Abbildung 2.21: Geometrie einer Gravitationslin-
se: Eine Quelle befinde sich im Abstand Ds von
uns, eine Massenkonzentration im Abstand Dd.
Man definiert sich eine ‘optische Achse’, die den
Beobachter und das ‘Zentrum’ der Massenkonzen-
tration verbindet; in der Verlängerung dieser Ach-
se betrachten wir den Schnittpunkt mit der sog.
Quellenebene, eine Ebene senkrecht zur optischen
Achse im Abstand der Quelle; entsprechend ist
die Linsenebene die Ebene senkrecht zur Sichtli-
nie zur Massenkonzentration im Abstand Dd von
uns. Schnittpunkte der optischen Achse mit den
Ebenen werden als Ursprung jeweils eines Koor-
dinatensystems gewählt. Die Quelle befinde sich
daher am Punkte !η in der Quellenebene; ein Licht-
strahl, der mit der optischen Achse einen Winkel !θ
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Der Gravitationslinseneffekt

• die (quadratische) Linsengleichung besitzt für jede Quellposition 2 Lösungen => jede Quelle wird 
doppelt abgebildet

• die beiden Bilder sind kolinear mit Linse und Quelle (Beobachter, Linse und Quelle definieren eine 
Ebene)

• eines der Bilder befindet sich auf der gleichen Seite wie die Quelle, das 2. auf der anderen Seite

• falls y =0, die Quelle sich also genau hinter der Linse befindet => der gesamte Kreis |x|=1 ist die 
Lösung der Linsengleichung => die Quelle erscheint als ringförmiges Bild = Einstein-Ring mit 
Durchmesser 2θE (solche Ringe wurden beobachtet, siehe Vorlesung nächstes Semester)

• der Winkeldurchmesser des Rings ist 2θE ; der Abstand der beiden Bilder beträgt ≈ ∆x = |x1-x2| ≥2 => 
∆θ ≥ 2θE: der Einstein-Winkel gibt den charakteristischen Bildabstand an

 

y
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β


θE
;     x
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θ


θE

y

=  x

−
x


x
 2

x

=

1
2
y
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Mit der Skalierung:

=> Linsengleichung

Lösung:
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Der Gravitationslinseneffekt: Verstärkungseffekt

• Lichtstrahlen werden nicht nur als Ganzes abgelenkt, sondern auch differentiell: zB werden Strahlen 
näher an der Linse stärker abgelenkt

=> der Raumwinkel, unter dem man die Quelle sieht ändert sich

• da sich die Flächenhelligkeit (oder spezifische Intensität) nicht ändert, wird der Fluss einer Quelle 
modifiziert (Fluss einer Quelle = Flächenhelligkeit x Raumwinkel):

µ =
S
S0

=
ω
ω s

Abbildung 2.22: Lichtbündel werden differentiell abge-
lenkt; dadurch verändert sich die Querschnittsfläche der
Lichtbündel. Folge davon ist, dass der Raumwinkel, unter dem
man eine Quelle beobachtet, durch die gravitative Lichtablen-
kung modifiziert wird. In dem hier dargestellten Beispiel ist
der beobachtete Raumwinkel AI/D2

d größer als der, unter dem
man die ungelinste Quelle beobachten würde, AS/D2

s – das
Bild der Quelle wäre also verstärkt

Für Quellen und Bilder, die sehr viel kleiner sind als charakteristische Skala der Linse,
ist Verstärkungsfaktor µ die differentielle Flächenverzerrung der Linsenabbildung (2.72),

µ =

∣∣∣∣∣∣∣
det




∂"β

∂"θ





∣∣∣∣∣∣∣

−1

≡
∣∣∣∣∣∣
det



∂βi

∂θj





∣∣∣∣∣∣

−1

; (2.78)

also: für kleine Quellen wird Flächenverzerrung der Linsenabbildung durch die Determi-
nante der lokalen Jacobi-Matrix beschrieben.

Verstärkung kann so für jedes einzelne Bild der Quelle berechnet werden;
totale Verstärkung einer Quelle ist Summe der Verstärkungsfaktoren der einzelnen Bilder.

Für Punktmassen-Linse sind die Verstärkungsfaktoren der beiden Bilder (2.76)

µ± =
1

4



 y√
y2 + 4

+

√
y2 + 4

y
± 2



 , (2.79)

also: ‘+’-Bild hat µ+ > 1 für alle Quellpositionen y = |"y|, während ‘−’-Bild sowohl
verstärkt als auch abgeschwächt sein kann, von y abhängend;
für y $ 1 ist µ+ >∼ 1, µ− ∼ 0:

Falls Quelle und Linse nicht genügend gut ausgerichtet sind, ist das sekundäre Bild sehr
stark abgeschwächt, das primäre Bild beinahe unverstärkt.

Für y → 0 divergieren die Verstärkungsfaktoren, µ± → ∞; offensichtlich, da dann aus
0-dimensionaler Quelle (Punktquelle) ein 1-dimensionales Bild (Ring) gebildet wird;
diese Divergenz ist natürlich unphysikalisch; unendliche Verstärkungen treten nicht auf,
aus zwei Gründen:
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S0 = Fluss der ungelinsten Quelle

S = Fluss eines Bildes der Quelle 

ω = Raumwinkel, unter dem man 
das Bild der Quelle sieht

ωs= Raumwinkel, unter dem man 
die Quelle sehen würde, falls keine 
Linse vorhanden wäre

Flussänderung (‘magnification’)

Abbildung 2.23: Illustration der Linsenabbildung durch
Punktmasse M. Dargestellt ist ungelinste Quelle S und die
beiden Bilder I1 und I2 der gelinsten Quelle. Man sieht, die
beiden Bilder haben andere Fläche – damit anderen Raum-
winkel – als ungelinste Quelle; im Übrigen haben sie eine an-
dere Form. Der gestrichelte Kreis stellt den Einstein-Radius
der Linse dar

Abbildung 2.24: Abbildung einer
kreisförmigen Quelle mit radialem
Helligkeitsprofil – hier durch Farben
dargestellt – für verschiedene relative
Positionen von Linse und Quelle

• wirkliche Quellen haben endliche Ausdehnung, und für solche bleibt der Verstärkungs-
faktor endlich;

• selbst wenn man Punktquelle hätte, würden Welleneffekte des Lichtes (Interferenz)
zu endlichem Wert von µ führen.

Gesamtverstärkung durch Punktmassenlinse:

µ(y) = µ+ + µ− =
y2 + 2

y
√

y2 + 4
; (2.80)

2.5.2 Galaktischer Mikrolinseneffekt

Bildaufspaltung: Betrachte als Linse einen Stern in unserer Galaxis; aus (2.74) erhält
man Einsteinwinkel

θE = 0.902 mas
(

M

M#

)1/2 (
Dd

10 kpc

)−1/2 (

1− Dd

Ds

)1/2
. (2.81)

Da Winkelabstand ∆θ der beiden Bilder etwa 2θE, betragen typische Winkelabstände in
Linsensystemen mit Galaktischen Sternen etwa eine Millibogensekunde – solche Winkel-
abstände sind mit optischen Teleskopen zur Zeit (noch) nicht beobachtbar.
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Quelle S

Einstein-Radius

Bild 1

Bild 2
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Der galaktische Mikrolinseneffekt

• Wir betrachten als Linse ein Stern in unserer Galaxis; der Einsteinwinkel ist:

• der Winkelabstand ∆θ der beiden Bilder ist ≈ 2θE => typische Winkelabstände in Linsensyteme mit 
galaktischen Sternen ≈ eine Millibogensekunde. Solche Winkelabstände sind mit optischen 
Teleskopen noch nicht beobachtbar. Einstein 1936: Linseneffekt kommt vor, ist aber nicht 
beobachtbar

• 1986, Paczynski: die Bildaufspaltung ist zwar nicht beobachtbar, jedoch sollte der 
Verstärkungseffekt messbar sein. Die absolute Verstärkung ist nur dann beobachtbar, wenn 
ungelinster Fluss der Quelle bekannt wäre; dies ist unrealistisch!

• Aber: die Verstärkung, und damit der beobachtbare Fluss, ändert sich mit der Zeit, durch 
Relativbewegung von Quelle, Linse und uns!

=> der Fluss ist eine Funktion der Zeit, das Licht der Quelle variiert (scheinbar) 

 

θE = 0.902mas
M
M


⎛
⎝⎜
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⎞
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1/2

17



Der galaktische Mikrolinseneffekt

• Charakteristische Zeitskala der Variation

• sei v die typische transversale Geschwindigkeit der Linse 

• wenn Quelle und Beobachter ruhen ist die Winkelgeschwindigkeit der Linse:

• daraus resultiert die charakteristische Zeitskala für die Variabilität:

=> Zeitskala ≈ 1 Monat für Linsen mit etwa Sonnenmasse und typischen galaktischen 
Geschwindigkeiten => im Prinzip meßbar!

(falls sich Quelle, Linse und Beobachter bewegen, ist v die Relativgeschwindigkeit)
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Der galaktische Mikrolinseneffekt: Lichtkurven

• Da Zeitskalen kurz, kann die Relativbewegung als linear betrachtet werden. Die Position der Quelle in 
der Quellebene ist von der Form:

• wir benutzen die skalierte Position y=β/θE und erhalten für y =|y|:

• daraus folgt die Lichtkurve

Diese Einsicht ließ Einstein 1936 erklären, dass der Linseneffekt zwar vorkommt, aber
unbeobachtbar sei.

Verstärkung. B. Paczyński stellt 1986 fest, dass Bildaufspaltung zwar unbeobachtbar,
aber Verstärkungseffekt messbar sein sollte:
absolute Verstärkung ist nur dann beobachtbar, wenn ungelinster Fluss der Quelle be-
kannt wäre – unrealistisch, aber:

Verstärkung – und damit beobachteter Fluss – ändert sich mit der Zeit, durch Relativ-
bewegungen von Quelle, Linse und uns!
Damit Fluss eine Funktion der Zeit, Licht der Quelle variiert (scheinbar).

Charakteristische Zeitskala der Variation: sei v typische transversale Geschwindig-
keit der Linse, dann, wenn Quelle und Beobachter ruhen, ist Winkelgeschwindigkeit der
Linse

θ̇ =
v

Dd
= 4.22 mas y−1



 v

200 km/s




(

Dd

10 kpc

)−1
. (2.82)

daraus ergibt sich charakteristische Zeitskala für Variabilität:

tE :=
θE

θ̇
= 0.214 y

(
M

M"

)1/2 (
Dd

10 kpc

)1/2 (

1− Dd

Ds

)1/2 

 v

200 km/s




−1

. (2.83)

Also: Zeitskala von der Größenordnung eines Monats für Linsen mit etwa Sonnenmasse
und typischen Galaktischen Geschwindigkeiten – also messbar im Prinzip!

Wenn Quelle, Linse und Beobachter sich bewegen, ist v als effektive Geschwindigkeit zu
verstehen.

Lichtkurven: Da Zeitskalen kurz, kann Relativbewegung als linear betrachtet werden;
Position der Quelle in Quellebene also von der Form

"β = "β0 + "̇β(t− t0) ;

unter Benutzung der skalierten Position "y = "β/θE erhält man für y = |"y|:

y(t) =

√√√√p2 +
(
t− tmax

tE

)2
, (2.84)

wobei p minimalen Abstand von optischer Achse angibt, tmax den Zeitpunkt, wo y mini-
mal, y = p, also µ = µ(p) = µmax maximal.

Daraus ergibt sich Lichtkurve mit (2.80):

S(t) = S0 µ(y(t)) = S0
y2(t) + 2

y(t)
√

y2(t) + 4
. (2.85)

Beispiele solcher Lichtkurven sind in Fig. 2.25 dargestellt; sie hängen nur von 4 Parame-
tern ab:
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y(t) =

√√√√p2 +
(
t− tmax

tE

)2
, (2.84)

wobei p minimalen Abstand von optischer Achse angibt, tmax den Zeitpunkt, wo y mini-
mal, y = p, also µ = µ(p) = µmax maximal.

Daraus ergibt sich Lichtkurve mit (2.80):

S(t) = S0 µ(y(t)) = S0
y2(t) + 2

y(t)
√

y2(t) + 4
. (2.85)

Beispiele solcher Lichtkurven sind in Fig. 2.25 dargestellt; sie hängen nur von 4 Parame-
tern ab:
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p = minimaler Abstand von 
optischer Achse

tmax = Zeitpunkt, wo y = minimal,     
y =p, also µ=µ(p)=µmax
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Der galaktische Mikrolinseneffekt: Lichtkurven

• Die Lichtkurven hängen nur von 4 Parametern ab:

S0 = Fluss der ungelinsten Quelle

tmax = Zeitpunkt der maximalen Verstärkung

p = kleinster Abstand der Quelle von der optischen Achse

tE = charakteristische Zeitskala

• Diese Größen sind direkt meßbar: tmax aus der Maximum der Lichtkurve, S0 ist der Fluss, der sich für 
große und kleine Zeiter ergibt S0 ≈ S(t) für |t-tmax| >> tE, p ergibt sich aus dem maximalen 
Verstärkungsfaktor µmax = Smax/S0, und tE aus der Breite der Lichtkurve

Abbildung 2.25: Darstellung eines Galaktischen
ML-Ereignisses: Für verschiedene Quellpositionen
(Kreise) sind oben links die entsprechenden Bild-
positionen und -größen dargestellt, vgl. Fig. 2.23.
Eine Quelle legt durch Pekuliarbewegungen von
Quelle, Linse und Beobachter einen linearen Weg
in der Quellenebene zurück, wie oben rechts für
verschiedene Stoßparameter p gezeigt. Die dadurch
erfolgende zeitliche Änderung der Flusses produ-
ziert Lichtkurven, wie sie links unten dargestellt
sind – je kleiner p, umso größer ist der maximale
Verstärkungsfaktor, hier in Magnitudines gemes-
sen

• S0, der Fluss der ungelinsten Quelle;

• tmax, dem Zeitpunkt der maximalen Verstärkung;

• p, dem kleinsten Abstand der Quelle von der optischen Achse;

• tE, der charakteristischen Zeitskala.

All diese Größen sind direkt messbar:
tmax aus dem Maximum der Lichtkurve, S0 ist der Fluss, der sich für große und kleine Zei-
ten ergibt, S0 ≈ S(t) für |t− tmax|# tE, p ergibt sich aus dem maximalen Verstärkungs-
faktor µmax = Smax/S0 durch Umkehrung von (2.80), und tE aus der Breite der Lichtkur-
ve.

Nur tE enthält astrophysikalisch relevante Information;
da tE ∝

√
M Dd/v, vereinigt diese Zeitskala Information über Linsenmasse, Linsenab-

stand, und transversale Geschwindigkeit:
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• S0, der Fluss der ungelinsten Quelle;

• tmax, dem Zeitpunkt der maximalen Verstärkung;

• p, dem kleinsten Abstand der Quelle von der optischen Achse;

• tE, der charakteristischen Zeitskala.

All diese Größen sind direkt messbar:
tmax aus dem Maximum der Lichtkurve, S0 ist der Fluss, der sich für große und kleine Zei-
ten ergibt, S0 ≈ S(t) für |t− tmax|# tE, p ergibt sich aus dem maximalen Verstärkungs-
faktor µmax = Smax/S0 durch Umkehrung von (2.80), und tE aus der Breite der Lichtkur-
ve.

Nur tE enthält astrophysikalisch relevante Information;
da tE ∝

√
M Dd/v, vereinigt diese Zeitskala Information über Linsenmasse, Linsenab-

stand, und transversale Geschwindigkeit:

Einführung in die Astronomie II – 72 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

P. Schneider

Galaktisches ML-Ereignis

Quelle

2 Bilder der Quelle

Einstein-Ring

Resultierende Lichtkurven
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Der galaktische Mikrolinseneffekt: Lichtkurven

• Nur tE enthält astrophysikalisch relevante Information zur Linsenmasse, Linsenabstand und 
transversale Geschwindigkeit:

• jedoch ist nur diese Kombination aus der Lichtkurven messbar, und nicht Masse, Abstand und 
Geschwindigkeit einzeln  

• Idee von Paczynski: wenn Halo unserer Milchstraße zum Teil aus kompakten Objekten bestünde, so 
sollte eine entfernte kompakte Quelle von Zeit zu Zeit durch eines dieser MACHOs gelinst werden 
und somit charakeristische Flußveränderungen zeigen. Die Anzahldichte der MACHOs ist 
proportional zur Wahrscheinlichkeit oder Häufigkeit der Linsenereignisse, die charakteristische Masse 
der MACHOs proportional zum Quadrat der typischen Variationszeitskala tE

Carroll & Ostlie

tE ∝
MDd
v2
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Wahrscheinlichkeit eines Linsenereignisses

• Für gegebenes Halomodell => Dichteverteilung und Geschwindigkeitsverteilung der MACHOs => 
statistischer Vergleich mit Beobachtungen => ein “sample” von Linsenereignissen wird benötigt!

• System von Vordergrung-Objekt und Hintegrund-Quelle wird als Linsensystem betrachtet, wenn p<1, 
dh wenn relative Trajektorie von Quelle durch Einsteinkreis der Linse läuft

• Annahme: dunkler Halo besteht vollständig aus MACHOs => die Wahrscheinlichkeit, eine 
weitentfernte Quelle gelinst zu sehen ist ≈ 10-7 (hängt von Sehrichtung ab), dh zu jedem Zeitpunkt 
wäre eine von 107 weit entfernten Quellen innerhalb des Einstein-Radius eines MACHOs in unserem 
Halo

=> damit der Effekt nachgewiesen werden kann, müssen Lichtkurven von Millionen von Quellen 
beobachtet werden! Als Quelle zB Sterne der LMC oder der SMC.

• Probleme: 

Photometrie so vieler Quellen => riesige Datenmengen

Photometrie der einzelnen Sterne ist schwierig (Sterne der LMC/SMC dicht am Himmel)

Quellen besitzen instrinsische Variabilität: wie kann man diese vom Mikrolinseneffekt unterscheiden?

Wie kann man sicher sein, dass man tatsächlich für Mikrolinseneffekte empfindlich ist?
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Wahrscheinlichkeit eines Linsenereignisses	

• Antworten:

1986: die Datenmenge war noch ein Problem, wenige Jahre später handhabbar; Entwicklung von 
Weitwinkelkameras, mit Hilfe derer große Felder am Himmel simultan beobachtet werden

Entwicklung von Software, die auf Photometrie von Objekten in dichten Gebieten spezialisiert ist => man 
kann Lichtkurven vermessen, auch wenn individuelle Sterne nicht klar auf den Aufahmen getrennt sind

Mikrolinsen-Kurven haben charakteristische Form, und sind nur durch 4 Parameter beschrieben. Die 
Lichtkurve sollte symmetrisch und achromatisch sein (Lichtablenkung unabhängig von der Frequenz). 
Wegen der sehr kleinen Wahrscheinlihkeit sollte die Quelle eines Mikrolinsenereignisses nur einmal variieren, 
danach konstanter Fluss (die instrinsiche Variation von Sternen ist oft periodisch und meisten chromatisch).

Linsenwahrscheinlichkeit in Richtung des galaktischen Bulge ist bekannt (gegeben durch Sterne in der 
Scheibe). Kontrollexperiment: Mikrolinsensuche in  dieser Richtung soll Ereignisse liefen (da höhere 
Wahrscheinlichkeit)

eros.in2p3.fr/images
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Der galaktische Mikrolinseneffekt: Ergebnisse

• Anfang der 90er Jahre: 2 Kollaborationen (MACHO und EROS) begannen mit der Suche nach 
Mikrolinsen-Ereignissen in Richtung der Magellanschen Wolken, eine Kollaboration (OGLE) in 
Richtung de Galaktischen Bulge

• 1993: erste Ereignisse! MACHO-Gruppe: 1 Ereignis im LMC; EROS-Gruppe: 2 Ereignisse im LMC; 
OGLE: 1 Ereignis im Bulge

• Inzwischen: weitere Gruppen suchen nach Mikrolinsenereignissen, in verschiedene Richtungen

• Wichtigsten Ergebnisse:

≈ 20 Ereignisse in Richtung LMC/SMC; hunderte Ereignisse in Richtung Bulge

Linsenwahrscheinlichkeit in Richtung Bulge ist größer als erwartet: dadurch zu erklären, dass unsere Galaxie 
einen Balken aufweist (auch im IR mit COBE nachgewiesen)

Linsenwahrscheinlichkeit in Richtung der LMC/SMC ist kleiner als erwartet, wenn Hallo vollständig aus 
MACHOs bestehen würde

bester Fit der Linsenwahrscheinlichkeit in Richtung LMC/SMC ergibt sich, wenn etwa 20% der Halomasse 
in MACHOs wäre, mit einer charakteristischen Masse vom M ≈ 0.5M⊙
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Beispiel für eine Lichtkurve

Abbildung 2.26: Lichtkurve des ersten
Mikrolinsen-Ereignisses in der LMC, in zwei
Filtern. Die durchgezogene Kurve ist der
beste Fit einer Mikrolinsenlichtkurve, wie
durch (2.85) beschrieben, mit µmax = 6.86.
Das Verhältnis der Verstärkungsfaktoren in
beiden Filtern ist unten dargestellt und mit
konstantem Wert von 1 verträglich. Eini-
ge der Messpunkte weichen signifikant von
Kurve ab: entweder wurde Messfehler un-
terschätzt, oder aber dieses Ereignis ist kom-
plizierter, als durch Punktmassenlinse be-
schrieben (s.u.)

Letztes Resultat nur schwer verständlich;

1. es ist “häßlich:” ein Ergebnis von 0% oder 100% hätte die Natur der Dunklen Materie
in unserer Milchstraße geklärt oder stark eingeschränkt, aber 20% ....

2. Was können MACHOs mit M = 0.5M! sein?

• Normale Sterne? Nein, denn die wären viel zu leuchtkräftig, als dass man sie
nicht gesehen hätte.

• Weiße Zwerge? Nein, die entstehen am Lebensende nicht allzu massiver Sterne,
dabei blasen diese Hüllenmaterial ins ISM (Planetarische Nebel) und reichern
es mit Metallen an; ein solches Szenario würde sehr viel mehr Metalle erzeugen
als wir sehen.

• Neutronensterne? Nein, erstens zu massiv (typisch > 1M!), zweitens entstehen
sie bei Supernova Explosionen, ebenfalls Metallizitätsproblem.

• Schwarze Löcher? ... kommt drauf an, wie diese entstanden wären: in SN-
Explosionen – siehe oben. Wenn sie allerdings in Frühzeit des Universums ent-
standen wären (primordiale Schwarze Löcher), dann wäre das eine Möglichkeit.

Einführung in die Astronomie II – 75 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Lichtkurve des ersten ML-
Ereignisses in der LMC in 2 Filtern 

Bester Fit (durchezogene Kurven):

µmax = 6.86

SMC/LMC
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Interpretation der Ergebnisse

• Was bedeutet 20% der dunklen Materie in MACHOs, und was könnten MACHOs mit M ≈ 0.5M⊙ 

sein?

Normale Sterne? Hätte man schon beobachtet, da viel zu leuchtkräftig.

Weiße Zwerge? WD entstehen am Lebensende nicht allzu massiver Sterne, das Hüllenmaterial wird in das 
ISM abgestoßen (planetarische Nebel) =>  das ISM wird mit Metalle angereichert, und die Anreicherung 
wäre viel größer als die beobachtet

Neutronensterne? Zu massiv (M > 1 M⊙) und enstehen bei SN-Explosionen => Metallizitätsproblem

Schwarze Löcher? Falls in SN entstanden => Metallizitätsproblem; eine Möglichkeit sind primordiale 
Schwarze Löcher, die in einer frühen Phase des Universums entstanden sind

Abbildung 2.27: Auf einem 8◦ × 8◦-Bild der LMC
sind die 30 Felder in Rot eingezeichnet, die die
MACHO Gruppe in ∼ 5.5 y nach Mikrolinsen-
Ereignissen durchsucht hat; Aufnahmen wur-
den in zwei Filtern gemacht, um Achromatizität
zu zeigen. Die Positionen von 17 Mikrolinsen-
Ereignissen sind als gelbe Kreise dargestellt; diese
wurden zur statistischen Analyse herangezogen

3. Allerdings: es gibt Mikrolinsenereignisse, bei denen mehr als nur tE gemessen wer-
den kann – z.B. solche, bei denen ein Doppelstern als Linse fungiert. Drei solcher
Ereignisse in Richtung der Magellanschen Wolken bekannt, in allen drei Fällen sehr
wahrscheinlich, dass Linse sich in den Magellanschen Wolken befindet (self-lensing),
und nicht im Halo der Milchstraße.

Abbildung 2.28: Für ein bestimmtes Halomodell
sind hier Wahrscheinlichkeitskontouren gezeich-
net, als Funktion der charakteristischen MACHO-
Masse M (hier mit m bezeichnet) und dem Mas-
senanteil f des Halos in MACHOs. Dabei wurde
entweder ein Halo der LMC berücksichtigt (lmc
halo) oder nicht (no lmc halo), und zwei verschie-
dene Auswahlkriterien (A,B) für das statistisch
vollständige Mikrolinsen-Sample wurden benutzt.
In allen Fällen findet man M ∼ 0.5M", und
f ∼ 0.2

Zur Zeit nicht klar, wie diese Ergebnisse interpretiert werden können; insbesondere nicht
klar, wieviel self-lensing beitragen kann;
Quantitative Ergebnisse vom Halo-Modell abhängig!
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Interpretation der Ergebnisse

• Es existieren Mikrolinsenereignisse, bei denen mehr als tE gemessen werden kann, zB Ereignisse bei 
denen ein Doppelstern als Linse fungiert => ≈ Abstand der Linse

• 3 solche Ereignisse sind in Richtung der Magellanschen Wolken bekannt, in allen 3 Fällen sehr 
wahrscheinlich, dass sich Linse in den Magellanschen Wolken befindet (self-lensing) und nicht im 
Halo der Milchstraße

• Unklar, wie viele der Ereignisse von self-lensing stammen!

• Andere Ergebnisse:

Sternverteilung innerhalb der Galaxis

Entdeckung und Vermessung vieler (mehrere 1000) variabler Sterne

Suche nach Exoplaneten! Nature 439, 437-440 (26 January 2006)
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Nicht-baryonische Dunkle Materie

• Kandidaten aus der Teilchenphysik:

•  neue Elementarteilchen, die im frühen Universum produziert worden sind, sehr langlebig ( τ >> tU) 
oder stabil

• Beispiele:

• Neutrinos: existieren, jedoch ist die Masse viel zu klein, und es entstehen Probleme bei der 
Strukturbildung (‘hot dark matter’, relativistisch zur Zeit der Entkopplung)

• Axionen: m ≈ 10-5 eV

• WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles): M ≈ 10 GeV - einige TeV

diese Teilchen sind Beispiele für Cold Dark Matter (CDM) -> Teilchen, die zur Zeit der Entkopplung nicht-
relativistisch waren

WIMP-Kandidaten: aus der Supersymmetrie (Neutralinos); aus Theorien mit extra Dimensionen (leichteste 
Kaluza-Klein Teilchen), etc

Suche nach WIMP mit direkten, indirekten und mit Beschleuniger-Experimenten

• mehr nächstes Semester!
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Cold Dark Matter Simulationen von galaktischen Halos

www.ucolick.org/~diemand 800 kpc

 
Mhalo = 1.8 ×10

12M
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Verteilung der dunklen Materie

• NFW - Profil (Navaro, Frenk, White, 1996), durch numerische Simulationen der Bildung von dunkle 
Materie Halos:

• das NWF Dichte-Profil verhält sich wie ~ r-2 über ein Großteil des Halos, ist aber flacher ~ r-1 in der 

Nähe des Zentrums und fällt am Rande des Halos steiler ab ~ r-3. 

• Allgemeiner:  

ρNFW (r) =
ρ0

(r / a)(1+ r / a)2

ρ(r) = ρ0
r
a

⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟
γ −1

1+ r
a
α⎡

⎣⎢
⎤
⎦⎥

(γ −β )/α

α β γ a(kpc)

Kravtsov 2.0 3.0 0.4 10.0

NFW 1.0 3.0 1.0 20.0
Moore 1.5 3.0 1.5 28.0
Isother. 2.0 2.0 0 3.5

verschiedene Gruppen 

erhalten unterschiedliche 

Profile für den inneren 

Teil der Galaxis (aus MC 

Simulationen)
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Das Galaktische Zentrum

• Beobachtung des Galaktischen Zentrums sehr schwierig: > 30 mag Extinktion im V-Bereich durch 
Gas + Staub in der galaktischen Ebene

• Information über das GC: Radio, IR, X-ray, γ-Strahlung

• Im optischen: mehr Durchblick in Baade’s Fenster,

≈ 3º vom Zentrum entfernt, relevant für den Bulge

• Molekülwolken: größte Konzentration in der 

gesamten Galaxis, einige 107M⊙ in ≈ 300 pc

• Zentraler Sternhaufen: innerster Teil des Bulge,

Population I K- und M-Riesen mit Dichteverteilung 

ρ(r)∝ r-1.8 bis ≈ 0.1 - 1 pc; im Innenbereich so dicht, 

dass WW zwischen den Sternen möglich sind

• “Lobes” ionisierten Gases, einige 100 pc senkrecht 

zur Scheibe -> Zusammenhang mit zentraler Aktivität 

und Magnetfeldern?
GC Übersicht im 
optischen Bereich

apod.nasa.gov/apod/ap971111.html
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Das Galaktische Zentrum

• Wo ist das Galaktische Zentrum?

• Radiobeobachtungen in Richtung GC zeigen komplexe Struktur:

HI Gas-Scheibe zwischen einigen 100 pc bis R ~ 1 kpc -> die Rotationsgeschwindigkeit erlaubt 
Massenbestimmung M(R) für R ≥ 100 pc

Radio-Filamente, senkrecht zur Galaktischen Scheibe
http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap020521.html

Röntgenemission: energiereiche 
e- aus den Radiofilamenten 
kollidieren mit der kalten 
Gaswolke (Dunkelwolke)

chandra.harvard.edu/

40 ly
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Das Galaktische Zentrum: die inneren 8 pc

• Die inneren 8 pc enthalten die Radioquelle Sgr A (Sagittarius A) bestehend aus:

• molekularer Ring -> Torus zwischen 2 ≤ R ≤ 8 pc, etwa 20º relativ zur Galaktischen Scheibe geneigt; 
Rotationsgeschwindigkeit des Rings ~ 110 km/s, unabhängig von R

• Sgr A East: nicht-thermische (Synchrotron) Quelle mit schalen-artiger Struktur, vermutlich SN 
Überrest (SNR) zwischen 100 und 5000 Jahre alt

• Sgr A West, 1.5’ von Sgr A East entfernt: thermische Quelle, ungewöhnliche HII-Region mit spiral-
artiger Struktur

• Sgr A*: starke, kompakte Radioquelle nahe des Zentrum von Sgr A West; das VLBI zeigt, dass die 
Ausdehnung kleiner als 3 AU (~10-4 pc) ist, und die Radioleuchtkraft: Lradio ≈ 2 x 1034 erg/s

• Da andere Galaxien oft eine kompakte Radioquelle in ihrem Zentrum haben, ist Sgr A* ein guter 
Kandidat für das Galaktische Zentrum
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Das Galaktische Zentrum: die inneren 8 pc

VLA-Großfeldaufnahme der Region um das GC

mm-VLBI zeigt, dass deren Ausdehnung kleiner als 3 AU;
Radioleuchtkraft Lrad ∼ 2× 1034 erg/s, außer im mm und cm Bereich schwache
Quelle.

Andere Galaxien haben oft kompakte Radioquelle in ihrem Zentrum; daher ist Sgr A∗

guter Kandidat für das GC.

Abbildung 2.32: links: VLA–Großfeldaufnahme der Region um das Galaktische Zentrum; oben rechts: Sgr
A East, 20-cm–Kontinuum VLA-Aufnahme, der rote Punkt markiert Sgr A∗; Mitte rechts: Sgr A West,
6-cm–Kontinuum VLA–Aufnahme; unten rechts: der zirkumnukleare Ring in HCN Linienemission

Durch Beobachtungen von Sternen mit Radio Masern konnte die Astrometrie im Radio-
Bereich mit der im IR abgeglichen werden, d.h. Position von Sgr A∗ ist auch im IR
bekannt; Unsicherheit in relativen Positionen ∼ 30 mas – bei angenommener Entfernung
der Sonne vom GC entspricht 1′′ 0.0388 pc, oder etwa 8000AU.
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Einführung in die Astronomie II – 80 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Molekülring in HCN-Emission
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Der zentrale Sternhaufen

• Beobachtungen bei λ ≈ 2 µm zeigen kompakten Sternhaufen, zentriert auf Sgr A*; die Dichte          
ρ(r)∝r-1.8 für  0.1 ≤ r ≤ 1 pc => nahe Begenungen nicht selten, etwa alle ~ 106 Jahre für einen Stern

• es wird also erwartet, dass die Verteilung der Sterne ‘thermalisiert’ ist  =>  ‘isotherme’ Verteilung mit        
n ~ r-2, in guter Übereinstimmung mit Beobachtungen

• Aber: isotherme Verteilung impliziert konstante (radiale) Geschwindigkeitsdispersion σ der Sterne. 
Dagegen wird eine starke radiale Abhängigkeit von σ gemessen:

=> zentrale Massenkonzentration im Sternhaufen!

σ ~ 55 km ⋅ s−1    bei   r=5pc
σ ~ 180 km ⋅ s−1    bei   r=0.15pc

2.6.2 Der zentrale Sternhaufen

K-Band (λ ∼ 2µm) Beobachtungen zeigen kompakten Sternhaufen, zentriert auf Sgr A∗;

dessen Dichte verhält sich wie ∝ r−1.8 für 0.1 pc <∼ r <∼ 1 pc;

er ist so dicht, dass nahe Begegnungen von Sternen nicht selten; ein Stern sollte typi-
scherweise in ∼ 106 Jahren eine nahe Begegnung erfahren;

→ man erwartet daher, dass Verteilung der Sterne ‘thermalisiert’ ist, also sog. isotherme
Verteilung, n ∝ r−2, in guter Übereinstimmung mit Beobachtung.

Aber: eine solche isotherme Verteilung impliziert konstante (radiale) Geschwindigkeits-
dispersion σ der Sterne, wohingegen starke radiale Abhängigkeit gemessen wird: σ steigt
an für kleinere r:
σ ∼ 55 km/s bei r = 5 pc, σ ∼ 180 km/s bei r = 0.15 pc!

Aufgrund des Virialtheorems schließt man daher auf eine zentrale Massenkonzentration
in diesem Sternhaufen.

Abbildung 2.33: Mosaik von Röntgenaufnahmen vom Galaktischen Zentrum, aufgenommen mit dem
Chandra Satelliten. Die Aufnahme umfasst ein Gebiet von etwa 130 pc × 300 pc (48′ × 120′). Das ei-
gentliche GC, in dem ein Supermassives Schwarzes Loch vermutet wird, befindet sich in dem weissen
Gebiet nahe der Bildmitte. Weiterhin sind auf dieser Aufnahme Hunderte von Weissen Zwergen, Neutro-
nensternen und Schwarzen Löchern zu sehen, die aufgrund von Akkretionsphänomenen im Röntgenbereich
strahlen. Farben kodieren die Photonenenergie, von niederenergetischen (rot) zu hochenergetischen (blau)
Photonen. Die diffuse Emission, meist rötlich in der Aufnahme, stammt von diffusem, heissem Gas mit
etwa T ∼ 107 K (Credit: NASA/UMass/D.Wang et al.)

Seit Kurzem sind auch Eigenbewegungen von Sternen in diesem Sternhaufen gemessen
worden, mit Speckle Methoden; diese geben Beugungs-begrenzte Winkelauflösung – im
K-Band sind das ∼ 0.′′15 am ESO/NTT (3.5m) und ∼ 0.′′05 am Keck (10m);
etwa von 100 Sternen z.Zt. Eigenbewegungen bekannt, innerhalb ∼ 4′′ von Sgr A∗;
dieser Durchbruch wurde unabhängig von zwei Gruppen erzielt; ihre Ergebnisse sind in
hervorragender Übereinstimmung.

Einführung in die Astronomie II – 81 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Chandra Aufnahme (X-ray) von einem Gebiet von ≈ 130 pc x 300 pc
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Innerer Teil des zentralen Sternhaufens

• Mit adaptiver Optik konnte die 

Eigenbewegung der Sterne nahe am Sgr A*

studiert werden, zB 3D-Geschwindigkeiten 

von ≈ 32 Sterne < 5’’ von Sgr A* bekannt

Für z.Zt. 32 Sterne innerhalb ∼ 5′′ von Sgr A∗ sind sowohl Eigenbewegung und Radial-
geschwindigkeit bekannt, damit 3-dim. Geschwindigkeit;

radiale und tangentiale Geschwindigkeitsdispersion in guter Übereinstimmung, daher im
wesentlichen isotrope Verteilung der Sternbahnen;
das erleichtert Studium der Dynamik dieses Sternhaufens.

Abbildung 2.34: Eigenbewegung von
Sternen im zentralen Bereich des GC.
Verschiedenfarbige Pfeile sind für ver-
schiedene Sterntypen. Das kleinere Bild
zeigt Eigenbewegung des Sgr A∗ Stern-
haufens, innerhalb einer halben Bo-
gensekunde von Sgr A∗; der schnellste
Stern (S1) hat eine Eigenbewegung von
∼ 1500 km/s

2.6.3 Schwarzes Loch im Zentrum der Milchstraße

Einige Sterne innerhalb 0.′′6 von Sgr A∗ haben Eigenbewegung von mehr als 1000 km/s;
ein Stern (S1) ist 0.′′1 von Sgr A∗ entfernt und hat Eigenbewegung von 1470 km/s;

Kombination der Geschwindigkeitsdispersion in radialer und tangentialer Richtung zeigt,
dass sie wie Kepler-Gesetz in Anwesenheit einer Punktmasse ansteigt, ∝ r−1/2, bis runter
zu 0.01 pc.

Abbildung 2.35: Bestimmung der Masse M(r)
innerhalb der Radius r von Sgr A∗, gemessen
durch Radialgeschwindigkeiten und Eigenbewe-
gungen von Sternen des zentralen Haufens (blaue
Messpunkte und Kurve). Rote Kurve ist M(r)
für ein 2.9 × 106M" BH plus einem Sternhau-
fen mit Kernradius ∼ 0.4 pc und zentraler Dichte
4 × 106M"/pc3. Um gemessenes M(r) mit Stern-
haufen allein zu erhalten, muss dieser extreme zen-
trale Diche haben (grüne gepunktete Kurve)

Einführung in die Astronomie II – 82 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Eigenbewegungen von Sternen im zentralen Bereich;

der schnellste Stern (S1) hat eine Eigenbewegung von ~ 1500 km/s!

http://www.mpe.mpg.de/ir/GC/index.php
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Schwarzes Loch im Zentrum der Milchstraße

• Einige Sterne innerhalb < 0.6’’ von Sgr A* haben Eigenbewegungen > 1000 km s-1!

• Aus Kombination der Geschwindigkeitsdispersion in radialer und tangentialer Richtung: Kepler-
Verlauf ~ r-1/2 bis hinunter zu 0.01 pc => Bestimmung der Masse aus Kinematik

• Bei r ≥ 0.05 pc: die Masse des Sternhaufens dominiert, mit zentraler Dichte von 4 × 106 M⊙ pc-3

=> Massenkonzentration von  ~ 3× 106 M⊙ innerhalb eines Gebiets < 0.01 pc

=> SL im Zentrum der Milchstraße

 
M=(2.7 ± 0.4) ×106M



M(r) konstant im Bereich 0.01 pc ≤ r ≤ 0.5 pc

=> Punktmasse
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wesentlichen isotrope Verteilung der Sternbahnen;
das erleichtert Studium der Dynamik dieses Sternhaufens.
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Einige Sterne innerhalb 0.′′6 von Sgr A∗ haben Eigenbewegung von mehr als 1000 km/s;
ein Stern (S1) ist 0.′′1 von Sgr A∗ entfernt und hat Eigenbewegung von 1470 km/s;

Kombination der Geschwindigkeitsdispersion in radialer und tangentialer Richtung zeigt,
dass sie wie Kepler-Gesetz in Anwesenheit einer Punktmasse ansteigt, ∝ r−1/2, bis runter
zu 0.01 pc.

Abbildung 2.35: Bestimmung der Masse M(r)
innerhalb der Radius r von Sgr A∗, gemessen
durch Radialgeschwindigkeiten und Eigenbewe-
gungen von Sternen des zentralen Haufens (blaue
Messpunkte und Kurve). Rote Kurve ist M(r)
für ein 2.9 × 106M" BH plus einem Sternhau-
fen mit Kernradius ∼ 0.4 pc und zentraler Dichte
4 × 106M"/pc3. Um gemessenes M(r) mit Stern-
haufen allein zu erhalten, muss dieser extreme zen-
trale Diche haben (grüne gepunktete Kurve)

Einführung in die Astronomie II – 82 – Peter Schneider, IAEF, Uni. Bonn

Bestimmung der Masse M(r) 
innerhalb des Radius r von  Sgr A*

M(r) für 2.9 x106 MBH + Sterhaufen
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Schwarzes Loch im Zentrum der Milchstraße

• Mit  M ≈ 3× 106 M⊙ ergibt sich für den Schwarschildradius des SL:

• Die Ausdehnung von Sgr A* < 17 RS => es gibt hier keine ausgedehnte (100 - 1000 RS) 
Akkretionsscheibe, wie in den Kernbereichen anderer Galaxien 

• Materiestrom auf SL: ≤ 10-5 M⊙yr-1, gelegentliche “Kernaktivität” -> Akkretionsereignisse, bemerkbar 
durch Aufblizten im Röntgen- oder IR-Bereich

• Umlaufperiode P eines Sterns mit Bahnachse a = 0.004 pc = 850 AU ergibt sich nach dem 3. 
keplerschen Gesetz zu ≈ 15 Jahre. Daher konnte für die dem GC nächstgelegenen Sternen schon 
fast einen ganzen Umlauf verfolgt werden 

RS =
2GM
c2

= 6 ×109m = 0.09AU

“Flare” im NIR-Bereich,
 Zeit t in Minuten

http://www.mpe.mpg.de/ir/GC/index.php
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Warum Schwarzes Loch?

• Um die Massenfunktion M(r) mit ausgedehnter Massenverteilung in Einklang zu bringen, muss die 
Dichteverteilung steiler als ∝ r-4 sein, damit stark verschieden von der erwarteten isothermer 

Verteilung

• Auch wenn ein ultradichter Sternhaufen (mit zentraler Dichte ≥ 4 × 1012 M⊙ pc-3) vorhanden wäre, 
kann dieser nicht stabil sein. Durch häufige Stöße zwischen den Sternen würde sich dieser nach ~ 
107 Jahren auflösen

• Sgr A* selbst hat Eigenbewegung kleiner als 20 km s-1 => dynamisches Zentrum der Milchstraße. 
Aufgrund der großen Geschwindigkeiten des umgebenden Sternhaufens würde man bei Äquipartition 
der Energie M >> 103 M⊙ für den Radiobereich ableiten; aus der oberen Grenze für die Ausdehnung 
kann man eine untere Grenze für die Dichte von 1018 M⊙ pc-3 angeben

• Supermassive SL in den Zentren von Galaxien liefern Energie der AGN Aktivität in Quasaren, Radi-
Galaxien etc (siehe Vorlesung nächstes Semester), dh Milchstraße ist nicht ausergewöhnlich
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Film: GC und das zentrale schwarze Loch
chandra.harvard.edu
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Gamma Strahlung aus und um das Galaktische Zentrum

• Das HESS Cerenkov Teleskop-System

hat hochenergetische Gamma 

Strahlung aus der Region um das 

GC entdeckt 

 Bild im Licht der Gamma-Strahlen von der Region 
um das Galaktische Zentrum. Zwei Quellen 
dominieren: HESS J1745-290, eine mysteriöse 
Quelle genau im Zentrum der Galaxie und im 
Abstand von etwa einem Grad der 
Supernovaüberrest G0.9+0.1. Unten: Bild der 
gleichen Region, jedoch nach Subtraktion der 
beiden starken Quellen, wodurch Emission mit einer 
viel schwächeren Intensität sichtbar wird.  Die 
ausgedehnte Emission von Gamma-Strahlung 
entlang der Galaktischen Ebene ist deutlich 
erkennbar, ebenso wie eine weitere mysteriöse 
Quelle: HESS J1745-303. Die gestrichelte Linie zeigt 
die Galaktische Ebene an, die Ringe die Position der 
subtrahierten Quellen über H.E.S.S. 

www.mpi-hd.mpg.de/hfm/HESS/
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model for point-like emission at the position of these excesses yields
the map shown in Fig. 1b. Two significant features are apparent after
subtraction: extended emission spatially coincident with the un-
identified EGRETsource 3EG J174423011 (discussed in ref. 10) and
emission extending along the Galactic plane for roughly 28. The latter
emission is not only very clearly extended in longitude l, but also
significantly extended in latitude b (beyond the angular resolution of
HESS) with a characteristic root-mean-square (r.m.s.) width of 0.28,
as can be seen in the Galactic latitude slices shown in Fig. 2. The
reconstructed g-ray spectrum for the region jlj , 0.88, jbj ,0.38
(with point-source emission subtracted) is well described by a power
law with photon index G ¼ 2.29 ^ 0.07stat ^ 0.20sys (Fig. 3; see the
Supplementary Information for a discussion of systematic errors).
Given the plausible assumption that the g-ray emission takes place

near the centre of the Galaxy, at a distance of about 8.5 kpc, the
observed r.m.s. extension in latitude of 0.28 corresponds to a scale of
,30 pc. This value is similar to that of interstellar material in giant

molecular clouds in this region, as traced by their CO emission and in
particular by their CS emission11. CS line emission does not suffer
from the problem of ‘standard’ CO lines12: that clouds are optically
thick for these lines and hence the total mass of clouds may be
underestimated. The CS data suggest that the central region of the
Galaxy, jlj ,1.58 and jbj ,0.258, contains about 3–8 £ 107 solar
masses of interstellar gas, structured in a number of overlapping
clouds, which provide an efficient target for the nucleonic cosmic
rays permeating these clouds. The region over which the g-ray
spectrum is integrated contains 55% of the CS emission correspond-
ing to a mass of 1.7–4.4 £ 107 solar masses. At least for jlj ,18, we
find a close match between the distribution of the VHE g-ray
emission and the density of dense interstellar gas as traced by CS
emission (Fig. 1b and Fig. 2).
The close correlation between g-ray emission and available target

material in the central 200 pc of our galaxy is a strong indication for
an origin of this emission in the interactions of cosmic rays.
Following this interpretation, the similarity in the distributions of
CS line and VHE g-ray emission implies a rather uniform CR density
in the region. In the case of a power-law energy distribution the
spectral index of the g-rays closely traces the spectral index of the
cosmic rays themselves (corrections due to scaling violations in the
cosmic-ray interactions are small, DG ,0.1; see Supplementary
Information), so the measured g-ray spectrum implies a cosmic-
ray spectrum near the Galactic Centre with a spectral index close to
2.3, significantly harder than in the solar neighbourhood (where an
index of 2.75 is measured). Given the probable proximity of particle
accelerators, propagation effects are likely to be less pronounced than
in the Galaxy as a whole, providing a natural explanation for the
harder spectrum which is closer to the intrinsic cosmic-ray-source
spectra. The main uncertainty in estimating the flux of cosmic rays in
the Galactic Centre is the uncertainty in the amount of target
material. Following ref. 3 and using the mass estimate of ref. 11 we
can estimate the expected g-ray flux from the region, assuming for
the moment that the Galactic Centre cosmic-ray flux and spectrum
are identical to those measured in the solar neighbourhood. Figure 3
shows the expected g-ray flux as a grey band, together with the
observed spectrum. While below 500GeV there is reasonable agree-
ment with this simple prediction, there are clearly more high-energy
g-rays than expected. The g-ray flux above 1 TeV is a factor of 3–9
higher than the expected flux. The implication is that the number
density of cosmic rays with multi-TeV energies exceeds the local
density by the same factor. The size of the enhancement increases
rapidly at energies above 1 TeV.
The observation of correlation between target material and TeV

g-ray emission is unique and provides a compelling case for an origin
of the emission in the interactions of cosmic-ray nuclei. In addition,
the harder-than-expected spectrum and the higher-than-expected
TeV flux imply that there is an additional component to the Galactic
Centre cosmic-ray population above the cosmic-ray ‘sea’ that fills the
Galaxy. This is the first time that such direct evidence for recently
accelerated (hadronic) cosmic rays in any part of our Galaxy has been
found. The energy required to accelerate this additional component
is estimated to be 1049 erg in the energy range 4–40 TeVor,1050 erg
in total if the measured spectrum extends from 109–1015 eV. Given a
typical supernova explosion energy of 1051 erg, the observed cosmic
ray excess could have been produced in a single supernova remnant,
assuming a 10% efficiency for cosmic-ray acceleration. In such a
scenario, any epoch of cosmic-ray production must have occurred in
the recent enough past that the rays that were accelerated have not
yet diffused out of the Galactic Centre region. Representing the
diffusion of protons with energies of several TeV in the form
D ¼ h £ 1030 cm2 s21 (where 1030 cm2 s21 is the approximate value
of the diffusion coefficient in the Galactic disk at TeV energies), we
estimate the diffusion timescale to be t ¼ R2/2D < 3,000(v/18)2/h
years, where v is the angular distance from the Galactic Centre.
Owing to the larger magnetic field and higher turbulence in the

Figure 1 | VHE g-ray images of the Galactic Centre region. a, g-ray count
map; b, the same map after subtraction of the two dominant point sources,
showing an extended band of gamma-ray emission. Axes are Galactic
latitude (x) and Galactic longitude (y), units are degrees. The colour scale is
in ‘events’ and is dimensionless. White contour lines indicate the density of
molecular gas, traced by its CS emission. The position and size of the
composite supernova remnant G0.9þ0.1 is shown with a yellow circle. The
position of Sgr A* ismarked with a black star. The 95% confidence region for
the positions of the two unidentified EGRETsources in the region are shown
as dashed green ellipses20. These smoothed and acceptance-corrected images
are derived from 55 hours of data consisting of dedicated observations of Sgr
A*, G0.9þ0.1 and a part of the data of the HESS Galactic plane survey21. The
excess observed along the Galactic plane consists of ,3,500 g-ray photons
and has a statistical significance of 14.6 standard deviations. The absence of
any residual emission at the position of the point-like g-ray source G0.9þ0.1
demonstrates the validity of the subtraction technique. The energy
threshold of the maps is 380GeV, owing to the tight g-ray selection cuts
applied here to improve signal/noise and angular resolution. We note that
the ability of HESS to map extended g-ray emission has been demonstrated
for the shell-type supernova remnants RXJ1713.7–3946 (ref. 22) and RX
J0852.024622 (ref. 23). The white contours are evenly spaced and show
velocity integrated CS line emission from ref. 11, and have been smoothed to
match the angular resolution of HESS.
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