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Vorwort

Das Ziel dieser mehrbandigen Lehrbuchreihe ist es, grundlegende Erkenntnisse iiber die Welr
auBlerhalb unserer Erde in systematischer Weise auf einem Niveau, den man im amerikanischen als
,2undergraduate bezeichnen wiirde, dem Leser ,dher zu bringen. Dabei wurde sowohl eine gewisse
Ausfiihrlichkeit als auch Aktualitit (hier etwa 2007) — soweit das bei den einzelnen Themenkomplexen
tiberhaupt moglich ist — angestrebt. Gerade in der Astronomie und Astrophysik beobachtet man
gegenwirtig innerhalb kiirzester Zeitriume einen enormen Wissenszuwachs, wie man es bei anderen
Wissenschaften in diesem Umfang her nur begrenzt kennt. Allein wihrend der Arbeit an dieser
Buchreihe erforschte die Raumsonde ,,Galilei* das Jupitersystem, erreichte ,,Cassini“ den Saturn mit
seinem komplexen Ringsystem und ,,Huygens* die Oberfliche des Saturnmondes Titan; eine ganze
Anzahl von ,, Transplutos* mit ,,Eris* an der Spitze wurden entdeckt, was u.a. dazu fiihrte, daf} der neue
Begriff ,,Zwergplanet” in die astronomische Terminologie eingefiihrt wurde und die bekannten
Merksitze fiir die Planeten unseres Sonnensystems nur noch bedingt giiltig waren und umformuliert
werden muften ...

Wihrend es vor 30 Jahren nicht sonderlich schwierig war, die Anzahl und die Namen der Satelliten der
Planeten unseres Sonnensystems aufzusagen, ist das heute ldngst nicht mehr moglich. Man hat sogar
den Eindruck, daf} es zunehmend schwieriger wird, fiir die neuentdeckten Objekte iiberhaupt Namen zu
finden, wie die vielen noch vorldufigen Bezeichnungen der neuentdeckten Jupiter- und Saturnmonde
zeigen.Und schlieBlich soll in diesem Zusammenhang nur noch auf den inflationdren Zuwachs an
Entdeckungen von Exoplaneten allein im letzten Jahrzehnt hingewiesen werden, die uns viele neue
Einsichten in die Struktur und Entstehung von Planeten und Planetensystemen gewihrt haben. Gerade
an Planeten um weit entfernte Sterne entziindet sich unsere Phantasie, wie die vielen kiinstlerischen
Darstellungen beweisen, die man bei der Recherche im Internet leicht auffinden kann.

Ziel dieser ,,Einfithrung® in die Astronomie und Astrophysik ist es Leser anzusprechen, die einen nicht
zu kompakten Einstieg in diese Wissenschaft in deutscher Sprache wiinschen und auch daran
interessiert sind, an die im Internet oder iiber Zeitschriften zugingliche Fachliteratur herangefiihrt zu
werden. Angesprochen sind in erster Linie Schiiler der Abiturstufe unserer Gymnasien, ihre Lehrer,
Studenten der ersten Studienjahre sowie selbstverstindlich auch die wachsende Zahl an
Liebhaberastronomen (so wie der Autor), die mehr wissen wollen iiber die Objekte, die sie in ihren
,Backyard- Observatorien oder an Volks- und Schulsternwarten beobachten.

Auf Zitierungen wurde im Text — dem Charakter eines Lehrbuches entsprechend — weitgehend
verzichtet. Fachaufsitze lassen sich mittlerweile leicht iiber Google Scholar oder iiber das Astrophysics
Data System (ADS) recherchieren.

Zum SchluB3 miichte ich mich noch bei meinem Freunden, Bekannten und Kollegen bedanken, dich
mich mittelbar und unmittelbar wéihrend der Zeit der Erarbeitung dieser Buchreihe unterstiitzt haben.

M.Scholz

Herbst 2007






Sterne

Sterne

Die Sterne am Himmel galten seit je dem Menschen als ein Beispiel fiir Unverginglichkeit und
Unerreichbarkeit. Es hat sicherlich seine Griinde, daf} die ersten iiberlieferten religiosen Reflexionen
etwas mit Gottern zu tun haben, die im Himmel angesiedelt und meist durch Planeten représentiert
sind. Viele der ersten Religionen waren Astralreligionen, soweit man aus archdologischen Befunden
schlieBen kann. Erwihnt sei hier nur als Beispiel die kiirzlich entdeckte Himmelsscheibe von Nebra,
die viele Deutungsversuche und Fragen aufgeworfen hat und nicht nur Wissenschaftler beschiftigt.
Auch die Entstehung der Astrologie 146t sich im Abendland auf die frithen Sternkulte der Sumerer,
Assyrer und Babylonier zuriickfiihren.

Verweilen wir noch etwas bei der Bedeutung des gestirnten Himmels bei den Menschen vor mehr als
3000 Jahren. Als HOWARD CARTER im Jahre 1923 den Sarkophag des bis dahin vollig unbekannten
Pharaos Tutanchamun in seiner im Jahr zuvor entdeckten Grabkammer im Tal der Konige bei Luxor
fand, entdeckte er darauf die Zeilen eines kleinen Gebets, die wahrscheinlich aus dem altdgyptischen
Totenbuch stammten. Darin erhoffte sich der verstorbene Pharao an den Himmel versetzt und mit der
Himmelsgottin Nut vereinigt zu werden: ,,O meine Mutter Nut, breite deine Schwingen aus iiber mir
und versetze mich unter die unvergdnglichen Sterne*. Der Korper der Gottin Nut stellt in der
altigyptischen Mythologie das Himmelsgewdlbe mit seinen Sternen dar die wiederum die von den
Toten auferstandenen Seelen symbolisieren. In diesem schlichten Gebet zeigt sich aber auch etwas
zeitloses, was den Menschen in Anbeginn seiner Existenz immer und immer wieder geheimnisvoll
beriihrt hat, der Anblick des Himmel voller Sterne in einer klaren, mondlosen Nacht. Auch heute kann
man sich nicht eines mystisch anmutenden und auch nicht einfach zu beschreibenden Gefiihls
erwehren, wenn man in einer lauen Nacht weit weg von kiinstlichen Lichtquellen den Sternhimmel mit
seinen scheinbar Millionen von Sternen betrachtet. Dann beginnt man zu ahnen, weshalb in den
religiosen Vorstellungen unserer Vorfahren die Unvergidnglichkeit des Sternhimmels und die
geheimnisvolle Bewegung der Planeten eine wichtige Rolle gespielt haben. Wie schon die alten
babylonischen Astronomen bemerkten, bleiben die Positionen der Sterne im Wechsel der Jahreszeiten
relativ zueinander unveridnderlich (zumindest, wenn man die Zeitdauer eines Menschenlebens zum
Malstab nimmt), als ob sie - wie die Griechen es ausdriickten - am Firmament fest angebracht, fixiert
wiren.

Aber was sind nun diese Sterne? Eine Antwort auf diese Frage ist im Laufe der Geschichte der
Menschheit oft versucht worden, wenn auch mit wenig Erfolg. Erst seit ungefihr 150 Jahren weifl man
sicher, daf} die Lichtpiinktchen am Firmament nichts anderes sind, als sehr, sehr weit entfernte Sonnen
in der Art unserer eigenen Sonne. Aber schon die genaue quantitative Spezifizierung des ,,sehr, sehr
welt hat einen unerhorten instrumentellen und intellektuellen Aufwand erfordert, der erst im ersten
Drittel des 19. Jahrhunderts geleistet werden konnte. Dal} Sterne sehr weit von der Erde entfernt sein
miissen, ahnte man bereits in der Antike. Der Grund dafiir war, da8 es trotz groer Miihen nicht gelang,
sogenannte Parallaxen zu messen. Man konnte zwar spiter - beginnend mit TYCHO BRAHE (1546-
1601) - die Genauigkeit der Positionsbestimmung immer weiter erhohen und damit den rdumlichen
Bereich eingrenzen, in dem es von der Erde aus betrachtet keine Sterne gibt. Erst mit der Messung der
ersten Sternparallaxen durch FRIEDRICH WILHELM BESSEL (61 Cygni), WILHELM STRUVE (Wega) und
THOMAS HENDERSON (Alpha Centauri) im ersten Drittel des 19. Jahrhundert wurden zumindest den
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Einfiihrung

Astronomen langsam die wahren Ausmal3e des kosmischen Raumes bewuf3t. Zu den zwei Koordinaten
an der Himmelskugel kam jetzt noch eine Dritte hinzu, gewissermal3en die ,,Tiefe* im Raum, in der
sich ein Stern befindet.

Damit war die Grundlage fiir die rdumliche Auslotung des Kosmos gelegt. Der nichste grofle
Durchbruch bestand in der Anwendung der Spektralanalyse auf das Licht der Sterne die zeigte, daf3
Sterne physikalische Objekte sind, die mit unserer Sonne verwandt sind und daf} die Naturgesetze, wie
sie auf der Erde gelten, offensichtlich auch iiberall im Kosmos in gleicher Weise giiltig sind. Mit der
Entstehung der modernen Physik - insbesondere der Thermodynamik und der Quantentheorie - und der
Bereitstellung immer besserer Beobachtungsgerite und Methoden entwickelte sich die Sternphysik zu
einem Teilgebiet der Astronomie welche schlieBlich in der Lage war, die Entstehung, die Entwicklung
und natiirlich das Funktionieren der Sterne weitgehend widerspruchsfrei und im Einklang mit den
Beobachtungen (und den Naturgesetzen) zu erklidren obwohl sich an ihrer physischen Unerreichbarkeit
fiir uns Menschen natiirlich nichts geéndert hat. Das ist an und fiir sich schon erstaunlich genug. Auch
heute konnen wir nur duflerst begrenzt in Sterne ,hineinschauen® (durch die Untersuchung stellarer
Oszillationen). Trotzdem kann man lediglich durch Anwendung einiger allgemein bekannter
physikalischer GesetzméaBigkeiten sehr genaue Aussagen iiber ihren inneren Aufbau, iiber die
Energieerzeugungsmechanismen und ihre zeitliche Entwicklung machen. Noch erstaunlicher ist es
jedoch, dal es gelang Objektklassen vorherzusagen, die zuerst als theoretische Kuriosa betrachtet und
dann wirklich beobachtet wurden. Die bekanntesten Beispiele dafiir sind die Weillen Zwergsterne
(Sirius B, entdeckt 1862 von ALVAN GRAHAM CLARK, theoretisch erklart 1930 durch SUBRAHMANYAN
CHANDRASEKHAR), die Neutronensterne (WALTER BAADE, FRITZ ZWICKY, LEV LANDAU, 1932;
Entdeckung der Pulsare 1967) und die Schwarzen Lécher (OPPENHEIMER, VOLKOFF, 1939; heute in
jedem groBeren Galaxienkern prisent). Gegenwirtig diskutiert man z.B. iiber die noch exotischeren
Grava- und Holosterne. Ob es sie wirklich im Kosmos gibt, wird die Zukunft zeigen.

Sterne unterscheiden sich am Himmel durch ihre Position, ihre Helligkeit und ihre Farbe voneinander.
Bereits in den dltesten Sternkatalogen findet man diese Parameter aufgelistet. Um Wissenschaft zu
betreiben, miissen jedoch diese im Alltagsgebrauch eher schwammig gebrauchten Begriffe
(,,Beteigeuze ist der sehr helle, rétlich leuchtende rechte Schulterstern des Orions®) auf eine exakte
Grundlage gestellt werden, die sowohl eine Quantifizierbarkeit als auch eine genaue Vergleichbarkeit
ermOglichen. Die ersten Versuche in dieser Richtung sind bereits in der Antike unternommen worden,
indem gewissermaflen Sternbilder als ,,Koordinatensysteme* eingefiihrt und eine dem visuellen
Eindruck entlehnte Helligkeitsskala entwickelt wurde, um Einzelsterne katalogisieren zu konnen.
Unsere noch heute gebrauchte GroBenklassenskala - {iber die noch im Detail gesprochen werden wird -
stammt {ibrigens aus jener Zeit. Danach wurden die scheinbar hellsten Sterne als Sterne 1. Grofle und
die Sterne, die man mit unbewaffneten Auge gerade noch wahrnehmen kann, als Sterne 6. Grofle
bezeichnet.

Der ilteste, wissenschaftlich brauchbare Sternkatalog stammt von dem beriihmten Astronomen
HIPPARCHOS VON NICAA (ca 190-120 v.Chr.) und ist zumindest teilweise im Hauptwerk des CLAUDIUS
PTOLEMAUS (87-150), dem Almagest, liberliefert worden. Er umfafite in seiner im Original verloren
gegangenen Fassung 1080 Sterne (im Almagest sind 1012 enthalten wobei nicht vollig klar ist, ob alle
Angaben urspriinglich von HIPPARCHOS stammen) und war der Genauste, der in der Antike angelegt
wurde. Aber auch HIPPARCHOS konnte sich schon auf Aufzeichnungen von Sternpositionen stiitzen, die
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Sterne

auf TIMOCHARIS VON ALEXANDRIA (ca. 320 - 260 v.Chr.) zuriickgehen, der ca. 150 Jahre vor
HIPPARCHOS lebte. Sonst hitte er auch nicht die grofite Entdeckung seines Lebens, die Prizession der
Aquinoktien, machen konnen.

Der Sternkatalog HIPPARCHOS spielte noch einmal - mehr als 1850 Jahre nach seinem Tod - eine
wichtige Rolle in der Astronomie. EDMOND HALLEY (1656-1742) - bekannt durch den Halleyschen
Kometen - fiel auf, dall der hellste Stern im Sternbild Birenhiiter (Bootis) - Arktur - fast drei
Vollmonddurchmesser von der Position entfernt war, die HIPPARCHOS in seinem Katalog notiert hatte.
Daraus schluBfolgerte er, da3 alle Sterne am Himmel eine mehr oder weniger grole Eigenbewegung
besitzen.

Als man ein weiteres Jahrhundert spiter begann, die Entfernung von besonders nahen Sternen zu
messen (gerade sie verraten sich durch eine grofle Eigenbewegung), konnte man neben der scheinbaren
Helligkeit eine neue Grofe zur Charakterisierung eines Sterns einfiihren, welche die Sterne zum ersten
Mal im physikalischen Sinne vergleichbar macht - die Leuchtkraft. Darunter versteht man die gesamte,
pro Zeiteinheit von einem Stern in einem gegebenen Spektralbereich emittierte Energie.

Noch FRIEDRICH WILHELM BESSEL (1784-1846) vertrat vehement die Meinung (wahrscheinlich
beeindruckt von den im Vergleich zu jedem irdischen Mafstab riesigen Entfernungen im Kosmos), daf3
es nie gelingen wird, etwas iiber die wahre Natur der Sterne in Erfahrung zu bringen und deshalb
Mutmalungen dariiber kein Gegenstand der Astronomie sein konnen.

Das er nicht recht behalten sollte, lag u. a. in der Einfithrung der Spektralanalyse als wichtige Methode
zur Untersuchung des Sternlichts z.B. durch WILLIAM HUGGINS (1824-1910) in Fortsetzung der
bahnbrechenden Arbeiten von GUSTAV ROBERT KIRCHHOFF (1824-1887) und ROBERT WILHELM
BUNSEN (1811-1899). Aus einer rein qualitativen Beschreibung von Sternspektren entwickelte sich zu
Beginn des 20. Jahrhunderts schnell eine quantitativ messende Disziplin nachdem durch
experimentelle und theoretische Forschungen die atomaren Mechanismen der Lichtemission und
Lichtabsorption immer genauer aufgeklidrt wurden. Es wurde schnell klar, da3 die Sonne und die
Sterne qualitativ dhnliche Himmelskorper sind. Deshalb hatten Fortschritte in der Erforschung der
Sonne immer auch direkte Auswirkungen auf die Sternphysik. Und aus der klassischen Astronomie
wurde durch diese Entwicklungen das, was wir heute als Astrophysik bezeichnen.

Die Thermodynamik der Gase, die im ersten Drittel des 20. Jahrhunderts entstandene Quantentheorie
(inkl. der Atomphysik) und die spitere darauf aufbauende Theorie heifler und dichter Plasmen haben
innerhalb von weniger als 100 Jahren zu einem detaillierten Bild (Theorie) der Sterne und der
Sternentwicklung gefiihrt, mit dem man einen groen Teil der zuvor eher verwirrenden
Beobachtungsbefunde erkldren konnte. Wissenschaftler, welche die Grundlagen fiir diese Theorie
gelegt haben sind z.B. ARTHUR STANLEY EDDINGTON (1882-1944), RALPH HOWARD FOWLER (1889-
1944), BENGT STROMGREN (1908-1987), MARTIN SCHWARZSCHILD (1912-1997) und SUBRAHMANYAN
CHANDRASEKHAR (1910-1995) um nur einige wenige zu nennen.

Seit ungefidhr 40 Jahren spielt die selektierende Wirkung der Erdatmosphire auf die
elektromagnetische Strahlung, die ja im Prinzip die einzige Informationsquelle ist, die von den Sternen
zu uns gelangt, nur noch eine geringe Rolle. Man ist seitdem in der Lage, entsprechende
Beobachtungsinstrumente im erdnahen kosmischen Raum, also auBlerhalb der Erdatmosphire, zu
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Einfiihrung

betreiben. Das fiihrte zu vielen neuen Entdeckungen (z.B. Rontgen-Doppelsterne, Sterne mit
Staubscheiben etc.) und hat auch die theoretische Untersuchung insbesondere von Akkretionsprozessen
(z.B. im Zusammenhang mit stellaren Schwarzen Lochern) und der Prozesse, die zur Entstehung von
Sternen fiihren, stark befruchtet. Die Schwerpunkte der Forschung haben sich dementsprechend in den
letzten Jahrzehnten mehr und mehr zu auergewohnlichen, von der Norm abweichenden Sternen (z.B.
pekuliare Sterne und bestimmte Typen veridnderlicher Sterne) sowie zu den ,.exotischen* Anfangs- und
Endstadien der Sternentwicklung verschoben: Interstellare Materie und Sternentstehung, Alter und Tod
der Sterne, Supernovaexplosionen, kosmischer Materiekreislauf. Besonders hochenergetische
Prozesse, wie sie beispielsweise in der unmittelbaren Umgebung kompakter Objekte wie Weille
Zwergsterne, Neutronensterne oder Schwarze Locher auftreten oder die Entschliisselung der
Mechanismen, die bei bestimmten Sterntypen zu einer Supernova-Explosion fiihren, sind heute
Schwerpunkte der Forschung. Gerade durch den Einsatz leistungsfahiger Computer konnten auf
diesem Gebiet in den letzten Jahrzehnten viele neue und z. T. iiberraschende Ergebnisse erzielt werden.
Auch dariiber wird in den folgenden Kapiteln zu berichten sein.



Beobachtungsgrofien von Sternen

BeobachtungsgroBen von Sternen

Es gibt auf den ersten Blick nur relativ wenige Parameter eines Sterns, die man direkt beobachten kann.
Neben der Position am Himmel sind das seine Entfernung (Parallaxe), seine Eigenbewegung und
Radialgeschwindigkeit (Dopplerverschiebung der Spektrallinien), seine Helligkeit (wellenldngen-
abhingig) und seine Farbe (Farbenindex, korreliert mit seiner Temperatur). Unter giinstigen
Umstidnden lassen sich eventuell noch Aussagen iiber die ungefdhre Masse (z.B. bei Doppelstern-
systemen) und den Durchmesser (interferometrisch oder durch Analyse von Sternbedeckungen durch
den Mond) treffen. Nur bei relativ nahen Sternen ist der gesamte genannte Satz von Daten iiberhaupt
bekannt. Einige GréBen sind voneinander abhingig. So kann man z.B. aus der Messung der Entfernung
eines Sterns und seiner Helligkeit eine physikalisch signifikante Grof3e, namlich die Leuchtkraft (d.h.
die Energie, die er pro Zeiteinheit in einem bestimmten Frequenzbereich abstrahlt) berechnen und aus
der Messung des Farbenindizes (Intensitéitsdifferenz eines Sterns in zwei verschiedenen ,,spektralen*
Fenstern, z.B. (B) Blau und (V) Visuell, d.h. Gelb) auf seine ungefidhre Oberflichentemperatur
schlieBen.

Die meisten Informationen iiber die physikalische Beschaffenheit eines Sterns erhélt man jedoch mit
der Methode der Spektralanalyse. Aus der Analyse eines Sternspektrums 148t sich z.B. etwas iiber die
physikalischen Bedingungen in der Sternatmosphire oder iiber die Bedingungen in der unmittelbaren
Umgebung eines Sterns (z.B. Massefliisse in bestimmten Doppelsternsystemen) in Erfahrung bringen.
Voraussetzung dafiir ist jedoch eine prizise Vorstellung dariiber, wie Spektrallinien in
Sternatmosphiren entstehen und wie Energie aus dem Inneren eines Sterns nach Auflen transportiert
wird. Hier gibt es eine enge Verbindung zwischen Laboratoriumsphysik (Vermessen von
Spektrallinien komplexerer Atome) und theoretischer Physik. Viele Sterneigenschaften sind iiberhaupt
nur der theoretischen Forschung zuginglich. Das betrifft z.B. die Druck-, Temperatur- und
Dichteverteilung im Sterninneren, die chemische Zusammensetzung der Sternmaterie und ihre
Verinderung im Laufe der Zeit durch Entwicklungseffekte sowie das Alter eines Sterns selbst. In noch
groflerem Male trifft das auf exotische Sternkonfigurationen wie z.B. den Neutronen- und den noch
hypothetischen Quarksternen zu.

Sternhelligkeiten

Von der Antike bis zur Entwicklung von speziellen StrahlungsmeBgerdten Mitte des 19. Jahrhunderts,
den Photometern, waren die Astronomen auf ihre Augen als Strahlungsempfinger angewiesen. Man
kann deshalb noch nicht vom Messen von Sternhelligkeiten sprechen, sondern allenthalben von deren
Schitzung. Als Malistab wurde dazu weiterhin die in der Antike eingefiihrte Klassifizierung der mit
freien Auge sichtbaren Sterne in 6 Helligkeitsbereiche, den Groflenklassen oder magnitudo,
tibernommen und - mit Einfiihrung des Fernrohrs in die astronomische Beobachtungspraxis - nach
,unten* erweitert. Die Genauigkeit, die man mit dieser Schitzmethode erreichte, lag ungefihr bei einer
halben GroBenklasse. Bis zum zweiten Drittel des 19. Jahrhunderts entstanden einige Sternkataloge,
die neben den damals schon sehr genau vermessenen Positionen auch geschitzte Helligkeitsangaben
enthielten. Vorreiter in dieser Beziehung war der deutsche Astronom FRIEDRICH WILHELM AUGUST
ARGELANDER (1799-1875), der 1843 seinen damals mit sehr viel Aufmerksamkeit bedachten

6
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Sternkatalog ,,Uranometria Nova* verdffentlichte. Daraus entstand einige Jahre spiter das grof3
angelegte Programm der sogenannten Bonner Durchmusterung, die dann von JOHN M.THOME (1843-
1908) auf den Siidhimmel ausgedehnt wurde (Cordoba-Durchmusterung). Zwischenzeitlich wurden
von verschiedenen Astronomen bereits einige Dutzend Sterne gefunden, deren Helligkeit sich im Laufe
der Zeit periodisch oder unregelmiBig verdnderte. Immer mehr Astronomen erkannten die Nachteile
von Helligkeitsschitzungen und man iiberlegte sich, die Bestimmung von Sternhelligkeiten sowohl auf
eine exakte theoretische als auch exakte meftechnische Basis zu stellen. Die ersten theoretischen
Untersuchungen, wie Helligkeitsunterschiede zweier Lichtquellen mathematisch zu behandeln sind,
gehen auf den deutschen Gelehrten JOHANN HEINRICH LAMBERT (1728-1777) zuriick. 1835 bemerkte
der beriihmte Fernrohrbauer CARL AUGUST VON STEINHEIL (1801-1870), daB sich Strahlungsstrome

(gemessen in Wm ™~ bzw. Wm Hz ') zu den GroBenklassen wie geometrische Reihen zu
arithmetischen Reihen verhalten. Damit hatte er etwas vorweggenommen, was 24 Jahre spiter GUSTAV
THEODOR FECHNER (1801-1887) auf der Grundlage der Arbeiten des Psychologen ERNST HEINRICH
WEBER (1795-1878) am Beispiel der Horbarkeit von Schallwellen entdeckt hat - das psychophysische
Grundgesetz. Es besagt, da} die ,Empfindungen* (in unserem Fall die wahrgenommenen
,,Helligkeiten‘‘) proportional den Logarithmen der ,,Reize (also der ,,Strahlungsstrome**) sind:

Am=m—-m, =clog[lij [1.1]

0

Auf dieser Grundlage wurde von NORMAN ROBERT POGSON (1829-1891) eine Definition der
GroBenklassenskala vorgeschlagen, die sowohl eine gute Reproduzierbarkeit der historisch
gewachsenen Helligkeitsstufen als auch eine fiir die Photometrie notwendige mathematisch exakte
Reproduzierbarkeit und Erweiterbarkeit sowohl in positiver (also zu schwécheren Sternen hin) als auch
in negativer Richtung (z.B. Mond und Sonne) erlaubte. Aus einer Analyse der Helligkeitsschiatzungen,
die der Uranometria Nova und der Bonner Durchmusterung, zugrunde liegen, leitete er fiir die
Konstante ¢ einen Wert - 2.5 ab, so daBl nach (1.1) ein Helligkeitsunterschied von 1 GroBenklasse
einem Intensitdtsverhéltnis von 2.512 entspricht:

B

Am=m,—my =-2.5 log(j—AJ [1.2]

In dieser Beziehung indizieren A und B zwei Sterne, die einen Helligkeitsunterschied von Am
GroBenklassen (magnitudo) aufweisen. Da (1.2) Helligkeitsdifferenzen beschreibt, benttigt man noch
einen Nullpunkt der Skala, um jeden Stern einen festen Wert fiir seine Helligkeit zuzuweisen. Das
bedeutet aber auch, da3 man dafiir einen Stern benétigt, der innerhalb der erstrebten Me3genauigkeiten
keine Helligkeitsinderungen zeigt (also unverdnderlich ist). Zuerst hatte man dafiir den Polarstern
vorgesehen, dem man definitiv eine Helligkeit von 2.12" zugewiesen hat. Spiter stellte sich heraus,
dal es sich bei diesem Stern um einen Delta-Cepheiden mit einer sehr geringen und langsam weiter
abnehmenden Helligkeitsamplitude handelt. Deshalb hat man sich dann entschlossen, den hellsten
Stern in der Leier - Wega - als Nullpunkt des Grofenklassensystems zu verwenden:

m=2.5(log I(Wega)—log1) [1.3]
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Wega hat laut Definition in allen Wellenldngenbereichen die Helligkeit 0.03". Objekte am Himmel
die heller sind als Wega haben negative Groflenklassen (z.B. Sirius mit —1.5"), die schwicher sind,
positive. Der Index m (kleingeschrieben) an einer Grofenklassenangabe weist darauf hin, dal es sich
dabei um die ,,scheinbare Helligkeit* handelt. Sie sagt allein (also ohne Kenntnis der Entfernung eines
Sterns) noch nichts iiber dessen Leuchtkraft (das ist die Gesamtenergie, die ein Stern in einem
bestimmten Spektralbereich emittiert) aus.

Intensitaten und Strahlungsstrome

Umgangssprachig wird zwischen der Strahlungsintensitit und dem Strahlungsstrom oft kein
begrifflicher Unterschied gemacht. Fa3t man beide Begriffe jedoch etwas exakter, dann erkennt man,
da es sich um zwei unterschiedliche Gré8en handelt. Die Intensitit einer elektromagnetischen
Strahlung der Frequenz v entspricht physikalisch dem Betrag des sogenannten Poynting-Vektors S
und beschreibt damit diejenige Energiemenge, welche pro Raumwinkeleinheit und Frequenzbereich
Av =1Hz pro Sekunde durch eine senkrecht zur MefBrichtung stehende Einheitsfliche stromt. Die

MaBeinheit ist deswegen Wm “Hz 'sr™'. Man kann leicht zeigen, daB diese GroBe
entfernungsunabhingig ist, d.h. die ,,Intensitit* der Sonnenstrahlung ist nahe der Sonne genauso grof3
wie weiter entfernt davon. Was man gewohnlich unter ,,Intensitédt” einer Strahlungsquelle versteht, ist

der Strahlungsstrom /(A) (manchmal auch Strahlungsfludichte genannt). Er gibt die insgesamt durch

eine FEinheitsfliche innerhalb des Raumwinkels 47z pro Zeiteinheit transportierte Energie an. Die
MaBeinheit ist deshalb Wm ™ Hz ™' bzw. integral iiber alle Frequenzbereiche Wm ™. Wenn man anstatt
mit Frequenzen mit Wellenlidngen arbeitet (wegen v =c/A, ¢= Lichtgeschwindigkeit), bezieht man
sich nicht auf den Frequenzbereich von 1 Hz sondern auf eine geeignete Wellen-lingeneinheit (z.B.

1

Wmum™ oder Wmnm™).

Der Strahlungsstrom, der von einem Stern ausgeht, hingt vom Strahlungsstrom an der Sternoberfliche
L. (/1) (dort, wo die Sternatmosphire ,,durchsichtig® wird), vom Radius R des Stern und natiirlich von
dessen Entfernung [ ab, so da3 der auf der Erde ankommende Strahlungsstrom f (/1) wegen

dw=rm R*/1? nur noch

RZ

F(A)=xL (l—j

betrigt

Die Intensitit eines Sterns ist dagegen im strengen Sinne der Definition (mit Ausnahme von
ausgedehnten Quellen wie der Sonne) nicht meBbar, da sich Sterne (mit wenigen Ausnahmen) im
Fernrohr nicht auflosen lassen (d.h. der Raumwinkel, unter dem der Stern gesehen wird, ist unmefBbar
klein). Dieser Begriff hat nur Sinn bei der Beschreibung von Fldachenhelligkeiten.
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Im Folgenden soll jedoch der Begriff , Intensitdt” aus sprachokonomischen Gesichtspunkten und aus
Tradition immer dann im Sinne von ,Strahlungsstrom* verwendet werden (,Intensitit des
Sternlichts*), wenn eine Verwechslung aus dem Kontext heraus auszuschliefen ist.

Die Helligkeitsskala orientierte sich historisch gesehen an der spektralen Empfindlichkeit des
menschlichen Auges. Verwendet man zur Definition von Sternhelligkeiten in etwa diese spektrale

Empfindlichkeit, dann spricht man von visuellen Helligkeiten. Der spektrale Strahlungsstrom 1 (4),

der von einem Stern ausgeht und in Wm >Hz ' gemessen wird - ist eine Funktion der Wellenlinge A
bzw. (dquivalent) der Frequenz v. AuBlerdem sind bei genauen photometrischen Untersuchungen
noch die selektiven Extinktionswirkungen der Erdatmosphidre sowie spezifische instrumentelle
Einfliisse (Fernrohroptik, spektrale Empfindlichkeit des Detektors usw.) auf die MeBergebnisse zu
beriicksichtigen.

Ein Stern auBerhalb der Erdatmosphire weist im Wellenldngenbereich AA den spektralen
Strahlungsfluf3

4
I, =[1(2)dA [1.4]
4
auf. In diesem Wellenldngenbereich besitzt die Erdatmosphire eine abschwichende (extinktive)

Wirkung, die durch eine Funktion E(A) beschrieben werden kann, wobei 0 <E(A) <1 gilt. Einen
Beobachter auf der Erdoberfliache erreicht deshalb nicht der Strahlungsfluf3 (1.4), sondern

1, =T K(A)E(A)I(A)dA [1.6]
A

wobei die Funktion K (A1) analog zu E(A) die Transmissionseigenschaften der Beobachtungsoptik,

eventueller Filter sowie die spektrale Empfindlichkeit des Detektors erfait. Damit wird aus (1.2)

Diese Definition der GréBenklasse hat den Vorteil, daf3 sie fiir alle Wellenlidngenbereiche gilt und

zugleich instrumentelle Besonderheiten (wie z.B. die in K (A1) enthaltenen Transmissionseigenchaften

von Filtern) beriicksichtigt.
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Die Beziehung (1.7) gestattet auch den Begriff der Farbe eines Sterns genauer zu fassen und einen Weg
aufzuzeigen, wie sich der Farbbegriff quantitativ beschreiben 146t. Wie ein nichtlicher Blick zum
Himmel lehrt, findet man unter den helleren Sternen Objekte, die eher mehr blau leuchten (Sirius),
Gelb bis Orange sind (Capella, Arktur) oder rot erscheinen (Beteigeuze). Besonders eindrucksvoll ist in
dieser Beziehung der Doppelstern Albireo im Sternbild Schwan, der gerade wegen dem deutlichen
Farbunterschied der beiden Komponenten (Blauweifl und Orange) gern Gésten von Volkssternwarten
durch ein Fernrohr gezeigt wird.

Offensichtlich kann man mit (1.7) eine monochromatische Sternhelligkeit m(/ic) definieren, in dem
man den Grenziibergang
!

lim | K(A)E(A)I(A)dA=1 (4,) [1.8]

A—A,
A

vollzieht. In diesem Fall gilt fiir die Helligkeitsdifferenz zweier Sterne A und B

Am(A)=m,—my=-2.5 1og(§j:g°‘;] [1.9]
5 (4

Betrachtet man jetzt die Helligkeit eines Stern bei zwei verschiedenen Wellenlingen 4 und 4,, dann

bezeichnet man die Differenz
m(A)-m(4,)=25(logI"(4,)-logl (4)) mit <4 [1.10]

gewohnlich als Farbenindex. Aus praktischen Erwidgungen ist es sinnvoll, verschiedene Farbenindizes
zu definieren und durch MeBvorschriften zu charakterisieren. So verwendet man zur Festlegung der
Helligkeit in unterschiedlichen Farbbereichen jeweils verschiedene Detektor-Filterkombinationen,
deren Durchlissigkeitsverhalten (ausgedriickt z.B. durch die entsprechenden Transmissionskurven)
genau festgelegt ist. In solch einem Fall gibt A, das Maximum der Transmissionskurve und AA die

Breite des Durchléssigkeitsbereiches an. Die Funktion K, (A) wird als Transmissionscharakteristik

bezeichnet. Man realisiert sie technisch z.B. durch eine entsprechende Kombination aus
Strahlungsdetektor (z.B. Fotoplatte) und Filter.

In der Astronomie sind verschiedene photometrische Farbsysteme im Einsatz von denen hier nur das
sogenannte UBV-System nach JOHNSON und MORGAN niher betrachtet werden soll. Es wurde in den
50ziger Jahren des vorigen Jahrhundert eingefiihrt um die Helligkeiten von Sternen im ultravioletten
(U), blauen (B) und visuellen (V) Spektralbereich mit geeigneten Strahlungsempfingern zu messen.
Spater hat man es bis weit in den Infrarot- und Mikrowellenbereich hinein erweitert (die sogenannte
Johnson-Erweiterung).

10
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Ist K, (l) mit F=(U,B,V) die Transmissionscharakteristik fiir verschiedene Farbbereiche, dann kann

man z.B. fiir die V-Helligkeit eines Sterns
U =m,, =const—2.51log .[KV (ﬂ)E(ﬂ)I(ﬂ)dﬂ} [1.11]
0

schreiben. Fiir die restlichen Bereiche gelten analoge Formeln mit jeweils anderen
Transmissionscharakteristiken (siehe Tabelle ) und jeder Bereich steht fiir ein bestimmtes System von
scheinbaren Helligkeiten. Ein sehr heiler Stern, der aufgrund seiner Temperatur besonders um UV-
Bereich bzw. im blauen Bereich des elektromagnetischen Spektrums seine Energie emittiert, wird im
U- und B-Bereich natiirlich viel heller erscheinen als im Visuellen (V) oder sogar Roten (R). Bei einem
Stern mit geringer Temperatur gilt genau das Umgekehrte: er erscheint im Roten sehr hell und seine
Helligkeit nimmt iiber V, B und U immer mehr ab. Das ist eine direkte Konsequenz des Wienschen
Verschiebungsgesetzes und kann zu einer ungefihren Bestimmung der effektiven Temperatur
verwendet werden. Offensichtlich ist die Differenz

U-B=m,-m, bzw. B=V=my,—m, [1.12]

ein Maf fiir die Farbe eines Sterns wobei fiir Sterne vom Spektraltyp A0 (wie z.B. die Wega) U =B =
V ... gilt, d.h. deren Farbenindex ist definitionsgemalf} ,,Null*“. Anschaulich bedeutet B-V < 0, daf ein
Stern ,,blauer als Wega ist. Ist B-V positiv, dann ist die Farbe des Sterns mehr gelb oder rot. Sterne
mit gleicher Oberflichentemperatur haben niherungsweise die gleichen Farbenindizes.

Die Messung der scheinbaren Helligkeit von Sternen im UBV-System wird gewohnlich als
Dreifarbenphotometrie bezeichnet. Sie 146t sich technisch relativ leicht durch bestimmte
Kombinationen von unterschiedlich sensibilisierten Photoplatten und darauf abgestimmten Farbfiltern
realisieren. Als Aufnahmegerite hat man frither oft Schmidtkameras verwendet, da sie keine
chromatische Abberation aufweisen und eine grofle Fliche am Himmel auf Photoplatten abbilden
konnen. Sternhelligkeiten bestimmt man in diesem Fall durch die Messung der von den Sternen in der
Emulsion erzeugten Schwirzungen mit speziellen Plattenphotometern (z.B. Irisblendenphotometer).
Weitaus genauere Ergebnisse erzielt man mit sogenannten Sekundirelektronenvervielfachern (SEV)
oder Photomultiplier sowie mit CCDs.

Dreifarbenphotometrie ist genaugenommen eine grobe Art von breitbandiger Spektralphotometrie und
besonders fiir statistische Untersuchungen (z.B. von Sternhaufen und Assoziationen) geeignet.

Wie bereits erwidhnt, sagt die scheinbare Helligkeit eines Sterns noch nichts iiber dessen wahre
Leuchtkraft aus. Erst wenn die Entfernung des Sterns von der Erde bekannt ist, kann man unter
Ausnutzung des 1/r2 -Gesetzes der Abnahme des Strahlungsstroms I mit der Entfernung eine Aussage
iiber dessen gesamte Energieabstrahlung in einem gegebenen Spektralbereich treffen. Um
Sternhelligkeiten in diesem Sinn ,,physikalisch® vergleichbar zu machen, hat man die ,,absolute
Helligkeit* M eingefiihrt. Darunter versteht man anschaulich die scheinbare Helligkeit, die ein Stern in
einer bestimmten, vorher genau festgelegten Entfernung haben wiirde. Diese Entfernung hat man auf
10 pc (ca. 32.6 Lichtjahre) festgelegt.

11
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A AL 100
360nm 68 nm % 80 -
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440 nm 98 nm E 0
550 nm 89 nm E
2 40
700 nm 220 nm i
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200 400 300 G00

1650 nm 350 nm
2200 nm 400 nm
3400 nm 550 nm
5000 nm 300 nm
10200 nm 5000 nm
21000 nm 8000 nm
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Transmissionscharakteristiken fiir das UBV-System nach Johnson

Die Differenz zwischen scheinbarer Helligkeit m und absoluter Helligkeiten M ist dann fiir den
gleichen Stern

m—M =-2.5 log(ﬁ—’*j [1.13]

S

wobei sich der Strahlungsstrom, wenn ihn der Stern in 10 pc Entfernung emittieren wiirde (7, ), zum

beobachteten Strahlungsstrom I wie

2
L [ r [1.14]
I, \R=10pc

verhilt. Mit r (in pc) wird die wahre Entfernung des Sterns (der sich z.B. aus einer Parallaxenmessung
ergibt) bezeichnet.

Damit ergibt sich aus (1.13) nach kurzer Rechnung
m—M =5log(r)-5 [1.15]

Diese Helligkeitsdifferenz nennt man gewohnlich ,,Entfernungsmodul®, da sie direkt als Synonym fiir
die Entfernung eines Sterns verwendet werden kann:

12
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Entfernungsmodul [mag] Entfernung in [pc]

(m-M) =-5 1
=0 10
=+5 100
=+10 1000 pc = 1 kpc
=+25 1000 kpc =1 Mpc

Das UBV-System gilt natiirlich auch fiir absolute Helligkeiten, d.h. es ist z.B.

My,-M,=B-V=m,—m [1.16]

v

Farbenindizes sind photometrische Invarianten, d.h. sie sind von der Entfernung eines Stern
unabhéngig.

Sterne strahlen natiirlich nicht nur im sichtbaren Spektralbereich Energie ab. Definiert man eine
Sternhelligkeit iiber die im gesamten elektromagnetischen Spektrum emittierte Energie, dann erhilt
man die bolometrische Helligkeit:

I, =[1(2) dA [1.17]
0

MiBt man den Strahlungsstrom I in Watt pro Quadratmeter [W m™ |, dann 148t sich die scheinbare

bolometrische Helligkeit durch folgende Beziehung ausdriicken:

m,,, =—2.5(log1,,, +7.5986) [1.18]

Da ein Stern isotrop in alle Richtungen strahlt, kann man diese Beziehung verwenden, um die
Leuchtkraft L des Stern (z.B. im Vergleich zur Sonnenleuchtkraft L) auszurechnen, vorausgesetzt die

Entfernung r ist bekannt:

M, =M,, ,—2.5log [Lij [1.19]

©
Fiir die Sonne ergibt sich aus I (r =1AE) =Solarkonstante= 1367 Wm " :
m,  =—26.84" und mit (1.15) M, =4.73".

und aus [1.19]:

L= LO 100.4(111,,(,, —510gr+5+MO) [120]

13
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Die Sonnenleuchtkraft betragt
L,= 47[1”21O =3.853-10W
Setzt man in (1.20) L, =1, dann erhilt man die Leuchtkraft des Stern in Sonnenleuchtkrifte.

Zwischen (1.11) und (1.18) gibt es offensichtlich eine Differenz die sich daraus ergibt, dal die
bolometrische Helligkeit ein MaB fiir die im gesamten Spektralbereich abgestrahlte Strahlungsleistung

ist, wihrend (1.11) nur einen engen, durch die Funktion K, (/l) eingeschrinkten Bereich

beriicksichtigt. Die Differenz
m,,—m, = BC, [1.21]

wird als bolometrische Korrektur bezeichnet. Sie 148t sich berechnen, wenn die Energieverteilung im
Spektrum eines Stern bekannt ist. Definitionsgemif ist fiir Hauptreihensterne vom Spektraltyp F5
BC, =0. Bei frithen (O,B) und spiten (M) Spektraltypen kann diese Korrektur Werte zwischen zwei

und vier GroBenklassen erreichen. Bei sonnenihnlichen Sternen ist sie zu vernachlidssigen.

Der Grund dafiir ist leicht einzusehen. Sterne spéter Spektraltypen (geringe Temperaturen) emittieren
ihre Energie groBtenteils im infraroten Teil des elektromagnetischen Spektrums, frithe Spektraltypen
(hohe Temperaturen) dagegen im ultravioletten und im blauen - also beide Typen weitab von dem
durch die Funktion K, gegebenen spektralen Fenster.

Bolometrische Helligkeiten lassen sich im Gegensatz zu z.B. visuellen Helligkeiten nur sehr schwer
messen bzw. berechnen. Deshalb sind auch die bolometrischen Korrekturen empirisch nicht besonders
gut untersetzt.

3t \
BC | !

2 % /
\ /F E
*\ J E
- 1
1 \ |
b / 1
. S ce— ]

Bolometrische Korrektur als Funktion der Spektralklasse
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Tabelle:

Bolometrische Korrekturen fiir Hauptreihensterne, Riesen- und Uberriesensterne

Spektral- Hauptreihe Riesen Uberriesen

klasse

BC BC BC
05 4.40 4.05 3.87
BO 3.16 2.88 2.49
B5 1.46 1.30 0.95
A0 0.30 0.42 0.41
AS 0.15 0.14 0.13
FO 0.09 0.11 0.01
F5 0.14 0.14 0.03
GO 0.18 0.20 0.15
G5 0.21 0.34 0.33
KO 0.31 0.50 0.50
K5 0.72 1.02 1.01
MO 1.38 1.25 1.29
M5 2.73 2.48 3.47

Der EinfluB der Erdatmosphare auf die scheinbare Helligkeit
eines Sterns

In diesem Abschnitt soll der Einflu3 der Funktion E (/1) in (1.6) auf die Photometrie der Sterne etwas

genauer untersucht werden. Schon ein paar einfache Beobachtungen zeigen, das Licht, welches z.B.
von der Sonne zur Erde gelangt, in der Erdatmosphire frequenzabhingig abgeschwicht wird: Die
Sonne erscheint, wenn sie sich nahe am Horizont befindet, rotorange und im Hochgebirge bekommt
man durch die erhohte UV-Strahlung eher einen Sonnenbrand. Dall der Himmel an einem wolkenlosen
Tag tiefblau ist, ist wiederum eine direkte Folge der Streuung des Sonnenlichts in der Erdatmosphére.

Absorption und Streuung von Licht an den Atomen und Molekiilen der Erdatmosphire fiithren zu einer
Verminderung der Intensitit des Sternlichts. Ein Stern erscheint von der Erdoberfliche aus betrachtet
immer schwicher als auBlerhalb der Atmosphire. Einige Frequenzbereiche - z.B. das ferne UV und die
Rontgenstrahlung - sind von der Erdoberfldche aus iiberhaupt nicht zu beobachten. Der Prozel3, der zu
dieser Abschwichung oder Totalblockade fiihrt, wird als Extinktion bezeichnet und ist zusitzlich mit
einer Verschiebung des Intensititsmaximums der Sternstrahlung zu ldngeren Wellenldngen hin
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verbunden. Die Bereiche in der Funktion E(A), wo zumindest ein Bruchteil der Strahlung die

Erdoberfliche erreicht, bezeichnet man als ,,Fenster*.

100% - W
0%

I 1
0inm 1nm mnm 1[}D|'|lr'| |.r'|1 TD Him 193 pm 1 r'l"n m |EIL ] rl: 1D|‘l ‘I:l: m

Atmospheric
Opacity
[

Wavelength

Transmissionseigenschaften der Erdatmosphire

Den Wellenlidngenbereich zwischen A=300nm und A=20000nm, in der die ganze irdische
beobachtende (optische) Astronomie stattfindet, nennt man ,,optisches Fenster. Die Domine der
Radioastronomie ist dagegen das Radiofenster, welches beginnend bei Millimeter- und Zentimeter-
Wellen bis zu einer Wellenldnge von ungefihr 18 m reicht.

Die Lichtabschwichung in der Erdatmosphére hat unterschiedliche Ursachen von denen folgende drei
die Wichtigsten sind:

e Absorption bestimmter Wellenldnge durch molekulare Gase (Linien- und Bandenabsorption, z.B.
H, 0 co, o, )

° Raylelgh—Streuung an den Luftmolekiilen
e weitgehend wellenldngenunabhéngige Streuung an kolloidalen Luftpartikeln und Staub (Mie-
Streuung)

Der Betrag der Extinktion ist dariiber hinaus noch von der Weglinge des Lichtstrahls in der
Atmosphire abhingig, d.h. konkret von der Zenitdistanz des Himmelskorpers, der beobachtet wird.
Auflerdem wird entlang des Lichtweges ein Teil der kurzwelligen Strahlung (Blauanteil) aus dem
Lichtstrahl heraus gestreut, so daB es zu einer allgemeinen ,,Rotung® des Sternlichts kommt die immer
stiarker wird, je mehr sich der Stern dem Horizont nédhert. Dieser Effekt ist am deutlichsten an der Farbe
der Sonnenscheibe bei einem Sonnenuntergang zu beobachten.

Immer dann, wenn die GroBe der Teilchen 1/10 der Wellenldnge A der sie durchlaufenden
elektromagnetischen Strahlung nicht iibersteigen, entsteht nach den Gesetzen der Elektrodynamik
Rayleigh-Streuung. Die Molekiile in der Atmosphére haben Abmessungen in der Gré8enordnung von
0.2 bis 0.4 nm und erfiillen deshalb obige Bedingungen. Die Streuung erfolgt dabei weitgehend isotrop
und fiihrt zu einer wellenlédngenabhingigen Verringerung der Intensitét /, der einfallenden Strahlung:

I(A)=1,(A)(1-a, (1)) [1.22]
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&, (A4) ist der wellenlingenabhingige Streukoeffizient. Er ist dem Kehrwert der vierten Potenz der

Wellenldnge proportional:

87 (n2 -1’
%, (A :% [1.23]

n bezeichnet den Brechungsindex der Luft und N die Anzahl der Luftmolekiile pro Volumeneinheit.

Da die Wellenlinge des eingestreuten Lichts mit A~ in die Rechnung eingeht, wird blaues Licht der
Wellenlidnge 400 nm ca. 10 mal stirker gestreut als rotes Licht mit einer Wellenldnge von 700 nm. Das
erklért, warum ein wolkenloser Taghimmel blau erscheint.

Die durch die Streuung hervorgerufene Abschwichung hingt noch von dem Lichtweg (ausgedriickt
durch die sogenannte , Luftmasse®, s.u.) ab. Bei geringen Zenitdistanzen ist sie am geringsten und
nimmt zum Horizont hin stark zu. Dabei spielt nicht nur die Rayleigh-Streuung eine Rolle. Vielmehr
tritt sie immer zusammen mit der sogenannten Mie-Streuung auf, die im optischen Spektralbereich
weitgehend unabhiingig von der Wellenlinge A ist und bei groBen PartikelgroBen (d.h. > 24, z.B.
kleine Wassertropfchen, Eiskristalle, Staub etc.) zu einer verstdarkten Vorwirtsstreuung fiihrt. Tritt zur
Streuung noch Brechung hinzu, dann kommt es u.U. zu den eindrucksvollen atmosphérenoptischen
Erscheinungen, die unter den Namen Regenbogen, Halo oder Nebensonne bekannt sind.

30

20

\
|

10 2

i
/

Strahlungsintensitat (103 Ly/min)

0,3 0,4 0,5 0,6 0,7 0,8 0,9
Wellenlange (pm)

Anderung der Strahlungsintensitit des Sonnenlichts in Abhingigkeit der ,Luftmasse, die sie
durchqueren mufl. m=0 bedeutet auerhalb der Erdatmosphire, m=1 ,,im Zenit* und m=15 ,,nahe am
Horizont“. Man sieht deutlich, dal die Schwichung besonders stark im kurzwelligen Bereich des
Sonnenspektrums ausgepragt ist.

Kommen wir jetzt zu dem Anteil an der Verringerung der Lichtintensitét, der durch die Absorption und
der damit verbundenen Thermalisierung eines Teils des Lichts durch die Luftmolekiile selbst
verursacht wird. Im optischen Bereich ist davon besonders die ultraviolette Strahlung (O,,N, -

Ionisation; O, -Absorption ab ca. 300 nm) und die Infrarotstrahlung bis in den Mikrowellenbereich

hinein (0,,CO,, H,0 -Bandenabsorption) betroffen.
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Absorptionsverhalten einiger Molekiile und der Erdatmosphire zwischen fernen UV und mittleren
Infrarot. Die Abszisse gibt den Anteil an, der bei der entsprechenden Wellenlidnge absorbiert wird.

Wie indert sich nun die Intensitit des Sternlichts als Funktion der Zenitdistanz und der
Beobachtungswellenldnge? Zur Vereinfachung fithren wir dazu eine Modellatmosphire der Hohe t ein
(und zwar ohne die Erdkriimmung zu beriicksichtigen), die in viele Schichten der Dicke dt aufgeteilt
ist. Das Licht eines Sterns, der genau im Zenit steht, mufl genau diese Strecke s=t als Lichtweg s
zuriicklegen um in das Fernrohr auf der Erdoberfldache zu gelangen. Diese Strecke soll im Folgenden
eine ,,Luftmasse® genannt werden. Bei Zenitdistanzen <0 (also wenn das Sternlicht die Atmosphére
schriag durchlaufen muf}, um zum Beobachter zu gelangen) ist s offensichtlich groBer als t :

s=tsecO®, [1.24]
wenn ©_ die Zenitdistanz bezeichnet. s betrigt also sec ®_ “Luftmassen.

Weiter ist I,(A) die Intensitit des Sternlichts bei der Wellenlinge A an der Obergrenze der
Erdatmosphére und 7, (A) die um 1,(4)—1, (A1) verringerte Intensitit auf der Erdoberfliche.

Gesucht ist dagegen, wie sich die von der Erdoberfliche aus beobachtete Intensitit eines Sterns am

Zenit I,(A) mit groBer werdender Zenitdistanz verindert um daraus Riickschliisse auf ,(A) ziehen

zu konnen. Dieses Verhalten kann durch eine GroB3e beschrieben werden, die man als optische Tiefe

7(A) bezeichnet. Sie ist - grob gesprochen - ein MaB fiir die Lichtdurchlissigkeit einer

lichtabsorbierenden Schicht und wird wie folgt definiert:
dr(A)=x(A)ds [1.25]

k(4) kennzeichnet den wellenldngenabhingigen Extinktionskoeffizienten in m”
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Noch etwas anschaulicher wird diese GroBe, wenn man die Lichtintensitdt / vor dem Durchgang

durch eine lichtabsorbierende Schicht und die Lichtintensitit I° danach ins Verhiltnis setzt. In diesen
Fall 146t sich 7 durch folgende Beziehung ausdriicken:

_ (1A
r(ﬁ)_ln(ﬁu)] [1.26]

Ihr Wertebereich beschreibt die Lichtdurchldssigkeit von ,,vollkommen durchsichtig® (0) bis

,vollkommen undurchsichtig (o). Bei 7(A4)=1 ergibt sich eine Schwichung des Strahlungsstroms

um den Faktor 1/e = 0.37 . Ist die optische Dicke sehr viel grofler als 1, dann sagt man, das Medium ist

bei der entsprechenden Wellenlinge ,.optisch dick®. Im anderen Fall, 7(4)<1, ist das Medium

,optisch diinn*.

Man kann sich diesen Sachverhalt leicht durch ein Glasfilter verstdndlich machen, das z.B. 99% von
einem gegebenen Strahlungsflu I hindurch 148t: 1" =0.991 . Die optische Tiefe 7 betriigt dann 0.01.

Setzt man hinter dieses Glasfilter ein weiteres Glasfilter, dann ist offensichtlich
2
I'=(0.99)’1=0.981 ,also I' = (1—%) I

und die optische Tiefe 0.02. Bei 100 Glasfilter gilt schon

100
I =(0.99) :0.3661:(1—%j I und 7=0.634.

Man erkennt unschwer, da} sich hinter dieser Bildungsvorschrift die Exponentialfunktion

exp(—7)=1lim (1 - Zj verbirgt. Man kann deshalb kurz

n—o< n

I" =1exp(-7)
schreiben, was wiederum zur Formel (1.26) dquivalent ist.

Nehmen wir weiter an, da3 jeder von diesen Glasfiltern die Dicke Al hat. Dann haben 2 Glasfilter die
Dicke 2 Al und n Glasfilter die Dicke nAl. Werden sie liickenlos gestapelt, dann ist die Hohe dieses
Stapels gleich der Weglidnge des Lichtes in diesem Stapel und die optische Tiefe 7 nimmt linear mit
der Wegldange zu, d.h. 7=nAl. Der  Proportionalititsfaktor ist der bereits eingefiihrte
Extinktionskoeffizient x . Das fiihrt bei differentieller Betrachtungsweise sofort zur Beziehung (1.25),
womit der Kreis geschlossen ist.
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Kommen wir wieder zuriick zur Erdatmosphére, den ein Lichtstrahl entlang des Weges s durchliuft
und der dabei eine wellenldngenabhédngige Abschwichung erfihrt. Die Intensititsdnderung dI entlang
der Wegstrecke ds des Lichtstrahls ist dann offensichtlich

dI(A)=—x(A)1(A)ds=—1(A)dz () [1.27]

und wegen (1.24)

£, (2)= [ k(2)ds =sec®, [(2)ds [1.28]

' 0
alsokurz 7, (A1) =7,(1)sec®, .

Der Index t beschreibt die optische Tiefe entlang ,.einer Luftmasse™ (also senkrecht durch die
Atmosphire) und s bei schrigem Durchgang. Das bedeutet, daf} sich die Intensitit eines Sterns, die im

Zenit I_(A) betrégt, sich als Funktion der Zenitdistanz ©_ wie
Io (A)=1,(A)exp(-7,sec®,) [1.29]

verhilt. Man kann diese Beziehung verwenden, um die Lichtintensitit eines Sterns aullerhalb der
Erdatmosphire, also bei einer Luftmasse sec®_ =0, zu bestimmen. Dazu ist die Intensitét (im Sinne
von StrahlungsfluB}) eines Stern bei verschiedenen Zenitdistanzen zu messen und in einem Diagramm,
dessen Ordinate der natiirliche Logarithmus der Intensitdt und dessen Abszisse die der Zenitdistanz
entsprechende ,,Luftmasse® darstellt, aufzutragen. Die MeBpunkte ordnen sich um eine Gerade an,
dessen Steigung gerade die optische Tiefe der Atmosphire bei der Beobachtungswellenlinge angibt.

Greift man aus dem Fit zwei Punkte heraus, dann kann man schreiben

_InJ, (1,0,)-In1,(1,0_,)

sec®, , —sec®

7, (4)

[1.30]

woraus die Intensitéit 7,(A) auBerhalb der Erdatmosphire (bei einer fiktiven Luftmasse sec®, =0)

folgt:

Inl,(A)=In1(4,0,)+7,sec®. [1.31]

Diese hier vorgestellte Verfahren wird auch als Bouguer-Verfahren bezeichnet und das verwendete
Diagramm zur Bestimmung von 7, als Bouguer-Plot.

Aufgrund der bei dieser Ableitung vorausgesetzten Vereinfachungen ist (1.31) nur ungefédhr bis zu
einem Wert von sec®, =2 zu verwenden. Darunter, d.h. bei einer Zenitdistanz von <60°, werden die

Abweichungen, die sich z.B. aus der Erdkriimmung ergeben, immer grof3er.

Der Extinktionskoeffizient k& der Erdatmosphire ist eine sehr komplizierte Funktion der Wellenldnge
A und setzt sich aus mehreren Komponenten unterschiedlichen Ursprungs zusammen. Einige wurden
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bereits genannt: die Rayleigh-Streuung an den Luftmolekiilen (x,), die Mie-Streuung an
Aerosolteilchen (k,,), die breitbandige Absorption des Ozons O, im UV-Bereich des

elektromagnetischen Spektrums (&, ) sowie die Absorption im Bereich der Absorptionsbanden

verschiedener anderer Molekiile wie z.B. H,0,CO,,N, und O, ( z k; ), die sich im Fall von

Molekiile

Wasserdampf und Kohlendioxid besonders im IR bemerkbar machen:

k(A)=rp (A)+ K, (A)+5, (A)+ D, K(A) [1.32]

H,0.,CO, ...

Die einzelnen Anteile am integralen Extinktionskoeffizienten variieren natiirlich. Schon leichter
Hochnebel 148t x;, (4) stark anwachsen. In ariden Gegenden - besonders im Hochgebirge - ist
dagegen & ,(4) so gering, daB zB. Mikrowellenastronomie bei Wellenlingen zwischen

1 mm...300 um moglich wird. Die Rayleigh-Streuung ist wiederum vom Luftdruck am

Beobachtungsort abhingig. Das ist natiirlich mit ein Grund, warum man grofle Teleskope auf
moglichst hohen Bergen aufstellt.
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Interstellare Extinktion und Verfarbung

Nicht nur die Erdatmosphére kann das Licht eines Sterns signifikant abschwichen und seine Farbe
verdndern. Zwischen dem Stern und der Erde befindet sich - wie man seit Anfang des 20. Jahrhunderts
definitiv weill - Gas und Staub in unterschiedlicher Konzentration, an denen Licht gestreut und
absorbiert werden kann.

Die Vorginge, die dabei physikalisch stattfinden, lassen sich analog der atmosphérischen Extinktion
beschreiben. Insbesondere Gleichung (1.27) kann unbesehen iibernommen werden:

I'(A)=1, (ﬂ)exp[—j K(/l)dlj [1.33]

I" ist dabei der auf der Erde beobachtete Strahlungsstrom, I, der Strahlungsstrom, welcher den Stern

verldBt und / die Entfernung des Sterns. Das Integral iiber den Extinktionskoeffizienten x entspricht
genau der optischen Dicke 7 der ,,Schicht* zwischen Stern und Erde. Auch hier gilt, da} x stark mit
der Wellenlidnge variiert wobei aber diese Grofle im optischen Bereich zwischen 300 nm und 800 nm
ungefihr dem Kehrwert der Wellenlidnge A proportional ist.

Die interstellare Extinktion hat sowohl Auswirkungen auf die Bestimmung des Entfernungsmoduls
(1.15) eines Sterns als auch auf dessen Farbe, da auch hier kurzwelliges Licht an den interstellaren
Staubpartikeln stirker gestreut wird als z.B. rotes Licht.

,,Verrotung* des Lichts von Sternen, die hinter (oder in einer) Staubglobule stehen

Man erkennt das, wenn man z.B. den Farbindex (B-V) mittels der Gleichung (1.34) ausdriickt:
Amy, =my—m,=M,—M,+A,(B)-A,(V)=Amy, +E(Am,,) [1.35]

Die Funktion E(Amy, )=E(B-V) bezeichnet man als FarbexzeB. Um diesen Wert vergroBert sich

der Farbindex des Sterns (Eigenfarbe des Sterns) durch die Wechselwirkung seines Lichts mit der
interstellaren Materie.

Die Eigenfarbe Am,, der Sterne korreliert mit ihrem Spektraltyp und ihrer jeweiligen

Leuchtkraftklasse (Hauptreihe, Riesen, Uberriesen). Sind diese beiden Parameter bekannt, dann 146t
sich die Korrektur (1.35) aus dem beobachteten Farbenindex berechnen.
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Man kann natiirlich fiir jeden Farbenindex einen eigenen Farbexzel} definieren. Am gebriuchlichsten
ist jedoch der in den Formeln verwendete photovisuelle Farbenexzell. Fiir Gebiete au3erhalb von
interstellaren Wolken kann er durch folgende empirische Beziehung mit dem Helligkeitsverlust in
Beziehung gesetzt werden:

A,(V)=3.1E(B-V) [1.36]
Das entspricht ungefihr einem Helligkeitsverlust von 1 Grofenklasse pro kpc.
Tabelle: Farbenindizes fiir Hauptreihensterne verschiedener Spektralklassen

Spektraltyp U-B  B-V

05 -1.19  -0.33
BO -1.08 -0.30
BS5 -0.58 -0.17
A0 -0.02  -0.02
AS +0.10 +0.15
FO +0.03 +0.30
F5 -0.02  +0.44
GO +0.06 +0.58
G5 +0.20 +0.68
KO +0.45 +0.81
K5 +1.08 +1.15
MO +1.22 +1.40
M5 +1.24 +1.64
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Photometrie und Schwarzkorperstrahlung

Ein ,,Schwarzer Korper* ist eine Idealisierung von einem Objekt, welches weder Strahlung reflektiert
noch streut sondern das die gesamte auftreffende Strahlung vollstindig absorbiert und im
Gleichgewichtsfall wieder reemittiert. Man kann ihn durch einen Hohlraum mit einer kleinen Offnung
annihern. Die gesamte Strahlung, die durch diese Offnung in den Hohlraum gelangt, wird darin
absorbiert und erhoht die Temperatur des Korpers. Andernfalls strahlt dieser Korper selbst wieder
Wirmestrahlung ab, dessen spektrale Energieverteilung nur von dessen Temperatur T und von keinen
anderen physikalischen GréBen abhingt.

Light enters
sphere through
a small hole

Die Intensitdt B, (T) dieser Strahlung ist durch das Planck’sche Strahlungsgesetz gegeben:

2he? 1
B,(T)= ﬂf " [1.37]
exp( j_
AKT

Sie wird z.B. in Wm >nm™'sr~' (SI-Einheiten) gemessen. Fiir die Gesamtintensitiit gilt offensichtlich
B(T)=[B,dA [1.38]
0

Rechnet man dieses Integral aus (was nicht trivial ist), dann erhilt man

2t nt
ch’ 15

B(T)

[1.39]

und damit fiir den integralen Strahlungsstrom I iiber den gesamten Raumwinkelbereich (unter
Verwendung von Kugelkoordinaten)

z/2 27w
I(T)=B(T) j I cos¥sin ddddep=xB(T) (isotrope Abstrahlung) [1.40]

=0 =0
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also
I(T)=0oT* [1.41]

Dieses wichtige Ergebnis bezeichnet man als Stefan-Boltzmannsches Strahlungsgesetz. Es sagt aus,

daB die Strahlungsleistung P = AI(T)eines Schwarzen Korpers mit der vierten Potenz seiner

absoluten Temperatur T zunimmt (A ist die Fliche des Korpers).

Der konstante Faktor vor der vierten Potenz der Temperatur nennt man die Stefan-Boltzmannsche
Konstante o . Sie hat den Wert

2k 7

0="75"—=567-10" WmK™
ch 15

Da sie im Prinzip nur Potenzen von Naturkonstanten enthilt, driickt sie noch einmal explizit die
Materialunabhingigkeit der von einem Schwarzen Korper emittierten Strahlung aus.

Das Stefan-Boltzmannsche Gesetz erlaubt jetzt einen interessanten Vergleich zwischen der
Strahlungsleistung P, der von einem Schwarzen Korper mit einer bestimmten Temperatur T ausgeht
und der Strahlungsleistung L (dessen Leuchtkraft), den ein Stern emittiert. Oder anders ausgedriickt:
Welchen Radius R (oder Oberfliche) und welche Temperatur T mufl ein schwarzer Korper haben,
damit er die gleiche Leuchtkraft wie ein Stern entwickelt? Die gesamte Strahlungsleistung

(Leuchtkraft), die durch die Kugeloberfliche A =47R’ des Sterns abgestrahlt wird, ist
L=47R’oT,, [1.42]

Die Grofle

L
T, =i—— 1.43
xd AnoR? [1.43]

nennt man effektive Temperatur des Sterns. Wenn dessen absolute bolometrische Helligkeit M, ,

bekannt ist, kann sie auch (z.B. im Vergleich zur Sonne) durch den Sternradius R und die effektive
Temperatur 7, ausgedriickt werden. Aus (1.19) folgt mit (1.42)

T
M, =M,, —SIOg[RiJ—IOlog(TW J [1.44]

(O} eff ,©

M,  =473"

bol ,©

Die effektive Temperatur ist eine wichtige Zustandsgro3e eines Sterns, die aber leider nicht direkt
mefBbar ist. Lediglich von den Sternen, deren Durchmesser sich interferometrisch oder bei
Mondbedeckungen bestimmen lassen, ist R nidherungsweise bekannt. Kennt man noch die absolute
Helligkeit und die bolometrische Korrektur, dann kann 7, direkt aus den Beobachtungen abgeleitet

werden.
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Die effektive Temperatur bezieht sich immer auf den Strahlungsflul {iber den gesamten
Wellenldngenbereich. Bezieht man sich dagegen auf ein endliches Wellenldngenintervall, dann spricht
man im Unterschied dazu von der Strahlungstemperatur 7, , in diesem Bereich.

Schaut man sich die Planck’sche Strahlungskurven einmal fiir verschiedene Temperaturen an, dann
erkennt man, daB sich neben der Hohe des Maximums auch die Lage des Maximums dndert. Da fiir das
Maximum gilt, da} die erste Ableitung an dieser Stelle gleich Null ist, braucht man einfach nur von
(1.37) die erste Ableitung nach der Wellenlidnge A zu bilden und deren Nullstelle zu bestimmen. Es
ergibt sich das Wiensche Verschiebungsgesetz:

AT =0.0028978 K m [1.45]

Man kann demnach zwischen den Farbindizes und der effektiven Temperatur eines Stern einen
Zusammenhang vermuten wenn man voraussetzt, da sich ein Stern iiberwiegend wie ein Schwarzer
Strahler verhilt. Um diese Vermutung zu verifizieren, benotigt man genau vermessene Farbindizes fiir
eine Anzahl von Sternen unterschiedlicher effektiver Temperatur sowie die Farbindizes fiir einen
Schwarzen Korper mit den jeweils gleichen Temperaturen. Letztere werden experimentell bestimmt
und ergeben im (U-B) - (B-V) - Diagramm eine nahezu gerade Linie.

L L AL L N L L B B NN B B By g
1 = _
0 - .~
" n _
— L _
1 I —

B '1' ,I;iack _hudj-,r
2= SR
WL
1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 I.'TI'Il

0 0.5 1 1.5 2

BV

(U-B) - (B-V)-Diagramm fiir normale Hauptreihensterne. Deutlich sind die Abweichungen der
Sternfarben zu der Farbe eines Schwarzen Korpers gleicher Temperatur zu erkennen.
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Die Abweichungen der Kurve der realen Sterne von dieser Geraden ist dagegen signifikant und weist
darauf hin, daf} Sterne sich doch nur in grober Ndherung wie Schwarze Korper verhalten. Warum das
so ist, erklirt die Theorie der Sternatmosphéren. Andererseits gibt es aber auf jeden Fall einen mehr
oder weniger stark ausgeprigten funktionalen Zusammenhang zwischen dem (U-B) und dem (B-V)-
Farbindizes. Die Zunahme der U-Helligkeit der Hauptreihensterne bei einem (B-V) von 0.2
(Spektraltyp AS) bis (B-V)=0.5 (Spektraltyp F5) wird durch die sogenannte Balmer-Depression
hervorgerufen. Darunter verstetht man einen Intensitdtsabfall im Bereich des sogenannten
Balmersprungs im kurzwelligen Teil eines Sternspektrums.
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Es sagt aus, dal} sich mit ansteigender Temperatur das Maximum der emittierten Strahlung immer
weiter zu kiirzeren Wellenldngen hin verschiebt. Bei Sternen bedeutet das, daB3 blaue Sterne
offensichtlich eine hohere Temperatur haben als z.B. rote Sterne.

Sterndurchmesser

Wihrend man die Leuchtkraft L eines Sterns noch verhiltnisméBig einfach aus dessen scheinbarer
Helligkeit m und dessen Entfernung r (die sich schwieriger bestimmen 148t) berechnen kann, gilt das
nicht fiir dessen ,,wahre Grée - seinem Durchmesser. Zwar gelingt es mittels der Beziehung (1.43)
den Sternradius abzuschitzen, wenn L und Tqﬁ. bekannt sind. Andererseits ist jedoch die effektive

Temperatur Teﬁ nur dann ein brauchbares Mafl um den Durchmesser eines Sterns zu bestimmen, wenn

er sich physikalisch wie ein Schwarzer Korper verhilt was ja offensichtlich nur ndherungsweise der
Fall ist. AuBerdem wird ja 7, gerade mit dem Wissen iiber den Sternradius bestimmt und andere,
davon unabhingige Methoden um die effektive Temperatur abzuschitzen (z.B. iiber Farbenindizes)
sind zumeist ziemlich ungenau. Schon allein deshalb ist es unumginglich auch andere, mdoglichst
direkte Methoden zu entwickeln, mit denen man den Durchmesser eines Sterns bestimmen kann. Da
ein Stern keine definierte Oberfliche besitzt, wird als ,,Oberfliche® gewohnlich die Schicht der
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Sternatmosphire angesehen, wo sie fiir eine bestimmte Art von elektromagnetischer Strahlung
,durchsichtig® wird. Deshalb hingt der Sterndurchmesser stark von der Wellenlidnge des Lichts ab, in
dem er beobachtet wird. Wenn im folgenden von ,,.Durchmesser* oder ,,Radius* die Rede ist, beziehen
sich diese Groen immer auf die Atmosphirenschicht des Sterns, wo die genannte Bedingung fiir
sichtbares Licht (A = 550 nm ) zutrifft.

Zur Messung von Sterndurchmessern sind im Laufe der Zeit einige brauchbare Methoden entwickelt
worden. Als Ergebnis einer MeBkampagne erhilt man i.d.R. einen Winkeldurchmesser ¢ (in rad), der
in Verbindung mit der Entfernung r den wahren Durchmesser D=2R des Sterns ergibt:

D=rtana=ar [1.46]

Da sich selbst nahe Sterne nur duBerst selten in einem Fernrohr ,,auflosen® - d.h. als ,,Scheibchen®
beobachten lassen (wie z.B. der Riesenstern Beteigeuze (aOri) im Hubble-Spaceteleskop), sind

interferometrische Verfahren die Methoden der Wahl. Die ersten direkten Messungen von
Sterndurchmessern gelangen bereits zu Beginn der zwanziger Jahres des vorigen Jahrhunderts mit
Hilfe einer Interferometer-Anordnung (Michelson-Interferometer) am Hooker-Spiegelteleskops des
Mt. Wilson-Observatoriums fiir eine knappe handvoll Riesen- und Uberriesensterne. Spiter (1956)
kam dann ein etwas anderes MeBprinzip zum Einsatz (Intensitétsinterferometrie nach R.HANBURY-
BROWN und Twiss), bei dem hochfrequente Helligkeitsschwankungen (dem sogenannten
Photonenrauschen), die man mit Photometern an zwei verschiedenen Teleskopen in einem
einstellbaren Abstand simultan registriert, korreliert werden. Man erreicht mit dieser Methode
immerhin Winkelauflosungen im zehntausendstel Bogensekundenbereich. Aber erst der technische
Fortschritt der letzten Jahrzehnten hat der optischen Interferometrie endgiiltig zum Durchbruch
verholfen. Dabei deckt die direkte Messung von Sterndurchmessern nur einen kleinen Teil der neuen
Beobachtungsmoglichkeiten ab. Néheres zu diesem Thema finden Sie im Band 2, wo optische
Interferometer und ihre Funktionsweise im Detail besprochen werden.

Weitere direkte Methoden zur Bestimmung von Sterndurchmessern sind

e Speckle-Interferometrie

e zeitlich hoch aufgeldste photometrische Beobachtung von lunaren Sternbedeckungen
¢ Beobachtung von Microlensing-Ereignissen

e direkte Auflosung des Sternscheibchens (Hubble-Teleskop)

e Baade-Wesselink-Methode bei Pulsationsverianderlichen

Eine bekannte und auch sehr erfolgreich eingesetzte Methode beruht auf der Auswertung von
Lichtkurven sogenannter bedeckungsverinderlicher Sterne. Das sind enge Doppelsterne, deren Bahnen
zufillig so liegen, daBl sie sich fiir einen Beobachter auf der Erde bei ihrem Umlauf um den
gemeinsamen Schwerpunkt gegenseitig bedecken. Dabei kommt es zu einem typischen Lichtwechsel
aus dem sich in Verbindung mit (spektroskopischen) Radialgeschwindigkeitsmessungen die Radien der
beiden Komponenten ableiten lassen.
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Durchmesserbestimmungen mit dem Michelson-Sterninterferometer

Das MeBprinzip des Michelson-Sterninterferometers beruht auf dem bekannten Doppelspalt-
experiment, mit dem in einer abgewandelten Form THOMAS YOUNG (1773-1829) im Jahre 1803 die
Wellennatur des Lichtes endgiiltig bewiesen hat. In einem modernen Stern-interferometer
entsprechen den beiden Spalten zwei Teleskope, deren Lichtwege so gekoppelt sind, daf sie in ihrem
gemeinsamen Brennpunkt interferieren konnen. Da man in den zwanziger Jahren des vorigen
Jahrhunderts die mechanische Prizision (Einhaltung der Kohirenzbedingung), die dafiir erforderlich
ist, noch nicht aufbringen konnte, wihlte ALBERT ABRAHAM MICHELSON (1852-1931) einen anderen
Weg.

Siderostat separation

\i\ ------- \ / ......... / Siderostat

mirror

Telescope
tube

Grundprinzip des zweiarmigen Michelson-Sterninterferometers, mit dessen Hilfe 1921 MICHELSON
und PEASE den Durchmesser einiger Riesensterne mit dem 100 Zoll Hooker-Spiegel des Mt.Wilson-
Observatorium bestimmt haben.

Uber ein Spiegelsystem mit dem Abstand d leitete er zwei parallel zur Teleskopachse einfallende
Teilstrahlen eines Sterns in das Teleskop und beobachtete am Brennpunkt P die das
Beugungsscheibchen durchziehenden Interferenzstreifen (Fringes). Wenn die ankommende
Wellenfront vollig parallel ist (was bedeutet, dal sie von einer idealen Punktquelle stammt), dann
entstehen in der Brennebene des Teleskops Fringes mit dem Winkelabstand

o= 1.223 (in rad) [1.47]

Besitzt der Stern jedoch eine endliche Ausdehnung, dann gilt (1.47) fiir jeden Punkt auf der
Sternscheibe und die Streifensysteme verschiedener Punkte iiberlagern sich was zu einer Unschirfe
des Interferenzmusters fiihrt (d.h. deren Kontrast nimmt ab). Genaugenommen verschwindet es
sogar, wenn der Winkeldurchmesser des Sterns ungefihr A/d betriigt. MeBtechnisch bedeutet das,
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daB} der Abstand d solange variiert wird, bis diese Bedingung erfiillt ist. Da die Luftunruhe das
Interferenzmuster auf dem Beugungsscheibchen des Sterns ohnehin stark stort, ist diesem Verfahren
eine natiirliche Grenze gesetzt, die aber heute durch den Einsatz von aktiven Optiken teilweise
wesentlich unterschritten werden kann.

Ein MaB fiir die Sichtbarkeit der Interferenzstreifen ist die Grofe V, die gewohnlich als Visibilitit
(oder als Fringe-Kontrast) bezeichnet wird (siehe Band 2). Sie 148t sich durch die maximale und

minimale Helligkeit 7, und [_, der Streifen auf dem durch das Interferenzmuster gestorten

X

Beugungsscheibchens des Stern ausdriicken und mit photometrischen Methoden messen:

Imax - Imin
Imax + Imin

V= [1.48]

Wird V iiber die (verdnderliche) GroBe d aufgetragen, dann erhilt man die Visibilitdtskurve. Daraus
wiederum kann der scheinbare Winkeldurchmesser des Sterns abgeleitet werden.

Interferenzmuster auf einem Beugungsscheibchen mit abnehmender (a bis d) und wieder zunehmender
Visibilitét (e bis h). (a) und (h) entspricht maximaler Visibilitidt (V~1); (d) minimaler Visibilitit (V~0)

Die Visibilitit V ist eine fundamentale Grofle der optischen Interferometrie. Physikalisch ist sie ein
Mal fiir den Kohidrenzgrad der beiden Teilstrahlen und stellt gleichzeitig nach dem van Cittert-
Zernicke-Theorem die Fouriertransformierte der Helligkeitsverteilung am Punkt d /A dar. Das hat
die Konsequenz, daf} bei einem nicht zu groen Abstand d der beiden Teilstrahlen aus der gleichen
Wellenfront kleinere Quellen (geringer Winkeldurchmesser) eine hohe und Quellen mit einem
groBerem Winkeldurchmesser eine geringere Visibilitdt aufweisen. In der optischen Interferometrie
(wie sie z.B. am Cerro Paranal praktiziert wird) erlaubt dieser Zusammenhang sogar die rechnerische
Rekonstruktion eines Bildes von dem Objekt, welches die Strahlung emittiert.
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Beispiele fiir einige Riesen- und Uberriesensterne, deren scheinbarer Durchmesser mit einem
Michelson-Sterninterferometer gemessen wurden:

Stern ~ Winkeldurchmesser Parallaxe 7 Spektraltyp Helligkeit (m,) BC

o Boo 0.020* 0.08885 K151 -0.04 -0.6
o Tau 0.020* 0.05009* K5 III 0.85 -1.0
o Ori (*) 0.047¢ 0.00763 M2 Iab 0.58 -2.1
S Peg 0.021* 0.01637¢  M2.5 II-11I 242 -1.8
o Her 0.030* 0.00853 MS5 Iab 3.06 -3.5
oCet (*) 0.047¢ 0.00779* M7 Ille 3.04 -2.8
a Sco 0.040% 0.00540*  M1.5 Iab-b 1.09 -1.5

Die scheinbaren Winkeldurchmesser beziehen sich auf eine gleichmifBig leuchtende Sternscheibe.
Effekte aufgrund einer zu erwartenden Randverdunklung (dhnlich wie bei der Sonne) werden
vernachlassigt. Thre Beriicksichtigung wiirde zu etwas groferen Sterndurch-messern fiithren. (¥)
Durchmesser verdnderlich.

Intensitatsinterferometrie nach R.Hanbury-Brown und R.Q.Twiss

Mit dem klassischen Michelson-Interferometer gelang die Durchmesserbestimmung nur von wirklich
groBen Riesen- und Uberriesensternen. Selbst nahe Hauptreihensterne waren zu lichtschwach und zu
klein, um innerhalb der Genauigkeitsschranke von ca. 0.01 (ohne aktive Optik) brauchbare
MeBwerte zu liefern. Mitte der fiinfziger Jahre des vorigen Jahrhunderts schlugen ROBERT
HUNBURY-BROWN (1916-2002) und RICHARD Q.TWISS eine interferometrische Methode zur
Bestimmung von Sterndurchmessern vor, deren Grundidee sie einem bereits damals praktizierten
Verfahren der Radioastronomie entlehnt hatten (Intensitéits-Interferometrie). Obwohl ihr
Interferometer prinzipiell wie ein Michelson-Sterninterferometer arbeitet, ist die Art und Weise, wie
die Kohérenz des Sternlichts als eine Funktion des Abstandes der beiden Teilstrahlen gemessen wird,
vollig verschieden.

In einem Experiment konnten sie zeigen, dall die Photonen, die z.B. von einem Stern an
unterschiedlichen Stellen der Sternoberfldche emittiert werden, oft gemeinsam in ,,Klumpen* auf der
Erde ankommen. Dieses Ergebnis, welches auf dem ersten Blick reichlich absurd erscheint, 148t sich
aber mit den Mitteln der Quantenstatistik ohne weiteres erkldren. Dazu mufl man wissen, daf3 der
Amplitude einer elektromagnetischen Welle quantenmechanisch eine bestimmten Photonendichte
entspricht. Betrachtet man zwei Wellenziige mit nahezu gleicher Frequenz, die von zwei
gegeniiberliegenden Rindern eines Sterns emittiert werden, dann konnen diese Wellenziige
interferieren. Es entsteht so etwas wie eine ,,Schwebung®, d.h. die Amplituden der Teilwellenpakete
tiberlagern sich und schwingen selbst im Gleichtakt. Dort, wo die Amplitude gro8 ist, reisen - wenn
man es im Teilchenbild betrachtet - sehr viele Photonen gemeinsam. Entlang der Ausbreitungs-
richtung entsteht auf diese Weise ein ,,bunching“-Effekt, der am Detektor (z.B. einem SEV) ein
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szintillationsunabhéngiges ,,Photonenrauschen® verursacht. Registriert man dieses ,,Photonenrau-
schen® (z.B. in Form einer Intensititsmessung oder durch ,,Zihlen* der eintreffenden Photonen) von
verschiedenen Standorten aus (unterschiedliche Abstinde d), dann lassen sich die erhaltenen
MeBreihen untereinander korrelieren. Als Ergebnis erhilt man die Korrelation der Intensitéts-
fluktuationen als Funktion der Basisldnge. Natiirlich gibt es auch hier prinzipbedingte Probleme, die

eine Anwendung nur auf verhéltnisméBig helle Sterne (so bis ca. 2".5) begrenzen. So muf} das Licht
nidherungsweise monochromatisch sein, was durch entsprechende Interferenzfilter (Bandbreite ca. 10
nm) erreicht wird. Andererseits benétigt man zum Sammeln des Lichts dieser Sterne nicht extrem
genaue Spiegelteleskope. Es reicht aus, wenn das Sternlicht als zentimetergroBer Lichtfleck auf
einem Photomultiplier mit sehr hoher Zeitauflosung (wegen der sehr geringen Kohérenzldnge des
Sternlichts) abgebildet und der entsprechend verstirkte Photostrom registriert wird. ROBERT
HUNBURY-BROWN hat - nachdem erste Versuche an dem Stern Sirius in Cambridge zufriedenstellend
verlaufen sind - eine entsprechende Anlage in Australien, genauer am Paul-Wild-Observatorium in
Narrabri (New South Wales), aufgebaut.

Es bestand aus zwei azimutal montierte Mosaik-Spiegelanordnungen von jeweils 6.7 m
Durchmesser. Im Brennpunkt dieser Spiegel wurde ein Photomultiplier angeordnet, mit dem die
Intensititsfluktuationen des Sternlichts registriert wurden. Die Spiegel konnten auf einer
kreisformigen Schiene von 188 m Durchmesser bewegt werden, um deren Abstand zu verindern
(Minimalabstand 10 m). Die elektrischen Signale der zeitlich hoch auflésenden Lichtdetektoren
wurden schlieBlich iiber Kabel in einem elektronischen Kreuzkorrelator zusammengefiihrt und damit
die Korrelation des Photonenrauschens fiir einen bestimmten Stern in Abhédngigkeit des Abstandes d
gemessen. Diese Korrelation verschwindet bei immer kleineren Werten von d je grofler der
Winkeldurchmesser des untersuchten Sterns ist. Das MeBregime ist dabei so ausgestaltet, dafl die
nichtkorrelierten Intensitdtsschwankungen, die durch die Erdatmosphére (Szintillation) und durch die
Rauschanteile der MeBelektronik verursacht werden, sich im Mittel aufheben. Auf diese Weise hat
man mit dem Intensititsinterferometer von Narrabri eine Genauigkeit in der Gréf3enordnung von ca.
1/10000 Bogensekunden erreicht! Wiahrend man mit den Michelson-Sterninterferometer besonders
Sterne mit einem relativ groen scheinbaren Winkeldurchmesser auflosen konnte, ist das Hanbury-
Brown-Interferometer besser fiir helle Sterne mir relativ kleinen scheinbaren Winkeldurchmesser
geeignet. Winkeldurchmesser >10~ Bogensekunden sind dagegen mit diesem Gerit nicht zu
vermessen, weil man einfach den Abstand d der beiden optischen Spiegel nicht soweit verringern
kann, wo die Korrelation verschwindet. In diesem Sinne erginzen sich beide Interferometer-
anordnungen sehr gut.

Wie bereits erwihnt, gelingt es aus den entsprechenden Korrelationskurven den scheinbaren
Durchmesser der Sternscheibchen mit hoher Genauigkeit auszurechnen. In der folgenden Tabelle
sind die Ergebnisse fiir 31 Sterne mit den modernen Werten fiir ihrer Parallaxe (Hipparcos), ihres
Spektraltyps und der Leuchtkraftklasse angegeben.

Heute werden Sterndurchmesser u. a. mit an GroBteleskope gekoppelte bzw. in sie integrierte
Interferometer vermessen. Damit lassen sich sogar sehr genau Randverdunklungen (wichtig fiir die
Theorie der Sternatmosphéren) sowie rotationsbedingte Abplattungen (z.B. beim Stern «a Aqu,

Atair) beobachten.
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Intensitétsinterferometer von Narrabri, New South Wales, Australien
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Korrelation der Intensititsfluktuationen fiir verschiedene Sterne als Funktion der Basislidnge. a) £ Cru
(0.000722%), b) e Eri (0.00192%), ¢) aCar (0.0066°) © Hanbury-Brown, 1967
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Mit dem Intensitéts-Interferometer von Narrabri gemessene scheinbare Winkeldurchmesser einiger
heller Sterne (Zusatzdaten SIMBAD)

Stern ~ Winkeldurchmesser Parallaxe 7 Spektraltyp Helligkeit (m,, )

aLyr 0.00324" 0.12893* A0V 0.03
o Aql 0.00298" 0.19445% ATV 0.77

o Eri 0.00192° 002268 B3V 0.50

aCMa 000589 037921 ALV -1.47

aLeo 0.00137 0.04209° BTV 1.35

a Vir 0.00087" 0.01244%  BI II+IV 1.04

o Car 0.00660° 001043 FOII 0.72

a CMi 0.00550° 028593  FSIV-V 0.34

o Oph 0.00163" 0.06984%  ASIII 2.10

aPsA 0.00210° 0.13008" A3V 1.16

o Gru 0.00102° 003216  BTIV 1.74

o Pav 0.00080° 001780  B2IV 1.91

fCru 0.00072° 0.00925“  BO.SIV 1.30

fCMa  0.00052 0.00653* Bl IVIII 1.98

fOri 0.00255" 0.00422% B8 0.12

S Car 0.00159° 002934  A21V 1.70

fLeo 0.00133" 0.09016" A3V 2.14

y Ori 0.00072° 001342  B2TII 1.64

yCrv 0.00075" 0.01978%  B8III 2.59

yGem 0.00139" 003112  AOIV 1.90

8 Sco 0.00046" 0.00812%  BO2IV 229

5 CMa 0.00360° 000182 F8I 1.84

£ Ori 0.00069° 000243 BOI 1.70

£ Sgr 0.00144" 0.02255%  BO.5III 1.80

£CMa 0.00080° 0.00757%  B2I 1.51

£ Cen 0.00048" 0.00868%  BIIII 2.26

xOri 0.00045" 000452  BOI 2.05 Leuchtkrafiklassen:
£ Oph 0.00051° 0.00712* 09V 258 | Oberriesen

£ Ori 0.00048" 0.00399° 0951 1.79 I helle Riesen,

£ Pup 0.00042° 0.00233* OS5I 221 o pormate Ricsen.
7CMa 0.00075" 000102  BSI 2.40 V' Hauptreihensterne
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Speckle-Interferometrie

Aufgrund der Wellennatur des Lichts konnen Teleskope sehr weit entfernte Punktlichtquellen in
ihrer Fokalebene nur in Form eines durch die Beugung an der Optik entstehenden
Beugungsscheibchens abbilden. Die Intensitédtsverteilung iiber dieses Beugungsscheibchen kann
niherungsweise durch folgende Beziehung ausgedriickt werden:

d* 22 zdsin®))
1(19)z4sin219(1{ > D [1.49]

Die Beugungsringe, die man bei sehr guten Luftverhiltnissen in einem Fernrohr kleiner Offnung
(d < 10 cm) bei hoher VergroBerung deutlich sehen kann, sind durch die Nullstellen der
Besselfunktion J, gegeben. Das Zentrum des Beugungsscheibchens ist das sogenannte Airy-
Scheibchen, dessen Winkeldurchmesser im wesentlichen das theoretische Auflosungs-vermogen ¢
eines Teleskops der Apertur d bei der Wellenlidnge A bestimmt:

2.52:107 A[nm]
d[m]

] = [1.50]

Berechnet man nach dieser Formel das theoretische Auflosungsvermogen moderner
Spiegelteleskope, dann erkennt man, dafl ab etwa der 4 Meter-Klasse ¢ in die GroBenordnung
gelangt, bei der sich Sterne mit einem scheinbaren Winkeldurchmesser von einigen hundertstel
Bogensekunden auflosen lassen sollten. Die Voraussetzungen dafiir werden offensichtlich noch
besser, wenn man statt im optischen im langwelligeren Infrarotbereich beobachtet.

Leider macht die Erdatmosphidre dem Vorhaben ein Strich durch die Rechnung. An den besten
Standorten der Welt (z.B. auf dem Cerro Paranal oder auf Hawaii) erlaubt die Luftunruhe nur selten
eine Auflosung, die wesentlich besser als 1 Bogensekunde ist. Diese Auflosung wird aber bereits mit
einem Fernrohr von 15 cm Offnung erreicht. Das bedeutet, daf3 - ohne besondere technische
Vorkehrungen - alle GroBteleskope, die durch die Lufthiille der Erde hindurch beobachten miissen,
prinzipiell ihr theoretisches Auflosungsvermdgen nicht ausschopfen konnen.

Auf das Jahr 1970 datiert jedoch eine Erfindung des franzosischen Astronomen A.LABEYRIE, die es
erlaubt, dieses Handicap elegant zu umgehen um iiber Umwege doch noch zu beugungsbegrenzten
Abbildungen zu gelangen. Ausgangspunkt war eine Beobachtung, die von mehreren
Doppelsternbeobachtern, die visuell an GroBteleskopen gearbeitet haben, erwihnt wurde. Bei hohen
Vergrolerungen sahen sie, wie sich das durch das Seeing schnell hin- und herbewegende Bild eines
Sterns kurzzeitig in mehrere Teile aufsplittete, aus dessen Form sie intuitiv auf eine eventuelle
Doppelsternnatur nahe der durch die Luftunruhe gegebenen Nachweisgrenze schlieBen konnten.
LABEYRIE schlug nun vor, quasi Momentaufnahmen des Beugungsbildes mit sehr kurzen
Belichtungszeiten (< 0.01 s) anzufertigen. Was man darauf sah, war nicht ein ,eingefrorenes®
Beugungsscheibchen, sondern eine Wolke aus vielen kleinen Fleckchen (,,Speckles®) mit einer
GroBle, die in etwa dem theoretischen Durchmesser des Airy-Scheibchens entspricht. Jede
Folgeaufnahme zeigte ein anderes Fleckenmuster und wenn man sehr viele von diesen Speckle-
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Bildern aufaddierte, erhielt man das Sternbildchen, wie es gewohnlich bei ldngeren
Belichtungszeiten abgebildet wird. Um zu verstehen, wie diese Speckle-Bilder entstehen, muf3 man
sich mit dem FEinflu3 der Erdatmosphire auf eine ungestorte, von einem weit entfernten Stern
stammende Wellenfront, befassen.

Auf den ersten Blick erwartet man, daf3 auf einer hinreichend kurz belichteten Aufnahme (wobei die
Belichtungszeit kiirzer als der Kehrwert der Frequenz der Richtungsszintillation ist) eine anndhernd
beugungsbegrenzte Sternabbildung. Das ist auch fiir Teleskope mit sehr kleiner Offnung (d.h. < 20
cm) durchaus richtig. Bei groBeren Offnungen entsteht dagegen das typische Speckle-Bild wobei die
Anzahl der ,,Fleckchen®, in die das Sternbildchen zerfillt, mit der Apertur ansteigt.

Die auBlerhalb der Erdatmosphire als eben anzusehende Wellenfront wird beim Durchgang durch die
inhomogene Lufthiille kleinskalig deformiert, wobei die Skala dieser Deformation in der
GroBenordnung der atmosphirischen Turbulenzzellen, also bei ungefihr 10 bis 20 cm fiir sichtbares
Licht, liegt. Der mittlere Durchmesser einer derartigen Turbulenzzelle wird als Fried-Parameter 7,

bezeichnet und ist frequenzabhingig. Das Speckle-Bild selbst ist das Resultat aus einem komplexen
Interferenzproze3 zwischen geringfiigig unterschiedlichen Weglingen die sich aus den
Unterschieden in den Brechungsindizes der beteiligten Turbulenzzellen (und damit den
Lichtlaufzeiten darin) resultieren. Es ist iiber einen gewissen Zeitraum stabil wobei dieser Zeitraum
gewohnlich als Kohdrenzzeit 7, bezeichnet wird. Sie liegt fiir sichtbares Licht (A =550nm ) bei ca.

10 ms. Belichtet man eine Sternaufnahme ldnger, dann verschmieren die Speckle-Strukturen und
man erhilt ein gewohnliches Seeingscheibchen.

deformierte Wellenfront

ebene Wellenfront Speckle Bilder

—== = —=

C}—} — —

punktfirmige
Quelle
e =

Teleskop

interstellarer Raum  Atmosphiire

Entstehung von Speckle-Strukturen durch Stérung einer ebenen Wellenfront beim Durchgang durch
die Erdatmosphire.

Formal 146t sich der Zusammenhang zwischen Specklebild (genauer dessen Intensitéitsverteilung

1(x) ) und ungestortes Objektbild O(x') durch eine mathematische Operation mit der sogenannten

Punktverbreiterungsfunktion PSF(X) ausdriicken, die man als Faltung bezeichnet:
1(x)=[O(x')-PSF(x—x') dx'=0(x)>PSF(x)

(gilt jeweils fiir einen bestimmten Beobachtungszeitpunkt t) [1.51]
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x ist ein zweidimensionaler Richtungsvektor in der Fokalebene des Teleskops. Ist die Punkt-
verbreitungsfunktion und die Intensititsverteilung im Speckle-Bild bekannt, dann 148t sich im
Prinzip durch Invertierung von (1.51) die origindre Objektinformation ermitteln. Dazu wurden eine
gro3e Zahl z.T. duBerst rechenintensiver Verfahren entwickelt.

Die Faltung (1.51) 14t sich leicht mit Hilfe einer Fouriertransformation in ein gewohnliches Produkt
umformen (Transformation in den Fourierraum):

I(w)=0(u)-P(u) [1.52]

Den Vektor u nennt man in der Signaltechnik oft Ortsfrequenz. Sie stellt den Kehrwert der
Periodenldnge dar und gibt die Zahl der Perioden an, die auf eine Lingeneinheit entfallen. Die

momentane Ubertragungsfunktion P(u) ist die Fouriertransformierte der PSF und 7 (u) bzw.

é(u) stellen jeweils die Fouriertransformierten der Ausgangsgrofen 7 (x) und O (x) dar.

A.Labeyrie hat nun ein Verfahren entwickelt, wie sich durch Auflésung von (1.52) unter
Verwendung von sehr vielen Specklebilder é(u) bestimmen 1dBt. Grob skizziert ist der

Ausgangspunkt das arithmetische Mittel der Quadrate der GroBen in Gleichung (1.52):
1 N 2 - 2 1 N
— =0(u) -— ) |P
Wl =0t 2
Bei geniigend groflen N (z.B. zwischen 100 und 1000 Specklebildern) kann man auch

<\i(u)\2>:\O(u)\2-<\ﬁ(u)\2> [1.54]

I,(u) [1.53]

schreiben (Ensemblemittelwerte). Daraus ergibt sich die Objektinformation formal zu

[1.55]

Die Funktionen ‘f (u)‘2 und ‘()(u)‘2 bezeichnet man als Powerspektren der gemessenen und der

Objekt-Intensititsverteilung und ‘f’(u)‘z ist das Powerspektrum der PSF. Dessen Ensemble-

mittelwert stellt dann die sogenannte ,,Ubertragungsfunktion der Speckle-Interferometrie* dar. Beim
klassischen Speckle-Verfahren beobachtet man simultan eine nichtauflosbare Punktquelle mit
(idealerweise ein Stern dicht neben dem Objekt, um die Isoplanasiebedingung einzuhalten), um
dessen gemitteltes Powerspektrum zu bestimmen. Dieses Verfahren wird als Speckle-Holographie
bezeichnet und kommt genaugenommen mit nur einem Specklebild aus. Leider 146t sich dieser
Idealfall nur in den seltensten Fillen realisieren, so dal man unter Verletzung der Isoplanasie- und
Gleichzeitigkeitsbedingung (der Isoplanasiebereich ist der Winkeldurchmesser des Himmels-
ausschnitts, innerhalb dessen die das Teleskop erreichenden Objektstrahlen ndherungsweise durch
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die atmosphirischen Turbulenzzellen auf die gleiche Weise gestort werden, i.d.R. ca. 10%)
zwangsweise auf einen vom Objekt weiter entfernten Stern (Referenzstern) ausweichen muf}. Das
MefBregime sieht dann in etwa folgendermallen aus: Man fotografiert z.B. 100 Objektspeckle,
schwenkt dann zum Referenzstern um, fotografiert davon 100 Speckles, wechselt wieder zum Objekt
usw. Die Informationsgewinnung erfolgt iiber eine Autokorrelation iiber alle diese zufélligen
Specklemuster, die im Fall eines aufgelosten Sterns zu ein entsprechend verbreitertes Maximum oder
bei einem aufgeldsten Doppelstern neben dem Hauptmaximum zu objektbedingten Nebenmaxima
fiihren. Die Autokorrelation ist aber noch unvollstiandig. Sie enthélt noch nicht die volle Information
iiber das Beobachtungsobjekt. Erst durch weitere Bearbeitungsschritte - z.B. durch eine sogenannte
Tripelkorrelation oder nach dem Verfahren von Knox und Thompson - lassen sich weitere
Bilddetails (z.B. die wahre Lage von Doppelsternkomponenten am Himmel) aus den Daten
herausarbeiten. Als Endergebnis erhédlt man im Idealfall ein rekonstruiertes Bild des untersuchten
Himmelskorpers, an dem man weitere Messungen (z.B. Bestimmung des scheinbaren
Winkeldurchmessers eines Sterns, Abstdnde und Positionswinkel von Doppelsternen, Nachweis von
ausgedehnten Hiillen um Sterne etc.) vornehmen kann.

Satz von Speckle-Interferogramme von einem Stern, aufgenommen bei einer Wellenldnge von
1500 nm

Mit diesem Verfahren, welches hier nur in seinen Grundziigen behandelt werden konnte, lassen sich
auch bei schwicheren Sternen als 2™.5 Durchmesserbestimmungen durchfiihren, vorausgesetzt, sie
werden prinzipiell durch das verwendete Teleskop aufgelost. Indem man bei verschiedenen
Wellenldngen beobachtet, lassen sich sogar ausgedehnte Sternatmosphédren mit Randverdunklungs-
effekten oder - besonders bei jungen Sternen - ausgedehnte Staub- und Gashiillen nachweisen und
teilweise sogar in Strukturen auflsen.
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Ein sehr schones Beispiel fiir die Anwendung der Speckle-Interferometrie ist der Stern Beteigeuze

(aOri) im Sternbild Orion. Sein Durchmesser konnte bereits in den zwanziger Jahren des vorigen

Jahrhunderts durch MICHELSON und PEASE relativ genau bestimmt werden. Schon deshalb ist dieser
Riesenstern ein ideales Objekt, um die Leistungsfihigkeit der Speckle-Interferometrie
herauszustellen. LYNDS und Mitarbeiter gelang es 1973 mit Hilfe des 4 Meter Lick-Spiegels am Kitt-
Peak Observatorium das Sternscheibchen von Beteigeuze zu rekonstruieren und seinen Durchmesser
zu ca. 0.06 Bogensekunden zu bestimmen. Beobachtungen am russischen 6 Meter Spiegelteleskop
(BTA) in Selentschuk und am 3.6 Meter ESO-Teleskop in verschiedenen Wellenldngen, die Ende
der siebziger Jahre ausgefiihrt wurden, zeigen dariiber hinaus eine Abhingigkeit des Durchmessers
von der Wellenldnge. Damit war bewiesen, dal3 man Speckle-interferometrische Untersuchungen
sogar zur Strukturanalyse von Atmosphdren und Hiillen naher Riesensterne (wie z.B. des
langperiodischen Veridnderlichen oCeti= Mira) und damit zur Verifizierung von Atmosphiren-

modellen verwenden kann.

Noch genauere Messungen konnten spater (1997) mit dem COAST-Interferometer (sieche Band 2)
durchgefiihrt werden. Bei einer Wellenldnge von 700 nm sind sogar mehrere Oberfldchendetails in
Form von ,,hot spots* auf der Sternscheibe auszumachen.

Rekonstruiertes Bild von Beteigeuze bei einer Wellenldnge von 700 nm und 905 nm. © COSTAR
collaboration

Die GroBenunterschiede bei unterschiedlichen Wellenlidngen erkldren sich damit, da man jeweils
unterschiedlich ,tief* in die Sternatmosphéire hineinschaut. Beobachtet man im Infraroten, dann sieht
man Strahlung, die aus tieferen Schichten der Sternatmosphédre stammt und relativ ungehindert die
duBeren Schichten durchdringen kann. Im roten Spektralbereich (bei ca. 700 nm) wird diese dullere
Hiille jedoch zunehmend undurchsichtiger, da sich hier die starken Absorptionsbanden von Titanoxid
bemerkbar machen. Nur an einigen Stellen ist die Absorption relativ gering, so da3 man durch die
Hiille hindurch die weiter innen liegenden und damit heileren Gebiete beobachten kann. Diese
Gebiete sind die bereits erwédhnten ,,hot spots* auf Beteigeuze.
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Sternbedeckungen durch den Mond

Sternbedeckungen durch den Mond kommen héufig vor. Das 148t sich, wie bereits 1938
J.D.WILLIAMS vorrechnete, ausnutzen, um die Winkeldurchmesser hellerer Sterne zu bestimmen.
Das Prinzip ist einfach und mit wenigen Worten erkldart. Wenn ein Stern einen endlichen
Winkeldurchmesser hat, beansprucht seine Bedeckung eine gewisse Zeit Ar. Ist v die
Winkelgeschwindigkeit des Mondes, dann dauert der Vorgang /v Sekunden und die Aufgabe
besteht darin, innerhalb dieser kurzen Zeitspanne die Helligkeitsdnderung des Sterns am Mondrand
bis zu seinem volligen Verschwinden mit einem empfindlichen Photometer hoher zeitlicher
Auflésung zu messen.

Da das Licht des Stern am Mondrand wihrend der Bedeckung gebeugt wird, entstehen typische
Interferenzmuster (Fresnelsche Beugung), die sich auf der Photometerkurve des Helligkeitsabfalls
wiederfinden. Darin liegt die eigentliche Information, aus der man den scheinbaren
Sterndurchmesser extrahieren kann. Aus der Beugungstheorie folgen zwei Extreme. Bei einem ideal
punktformigen, d.h. vollkommen unaufgeldsten Stern, ist dem Helligkeitsabfall ein reines
Beugungsmuster (wie es aus der Theorie folgt) aufgeprigt. Ist das Objekt vollkommen aufgelost
(wenn der Mond z.B. Jupiter bedeckt), dann erfolgt der Helligkeitsabfall kontinuierlich und es sind
kaum oder keine Interferenzmuster auf der Photometerkurve auszumachen. Ein Stern mit einem
auflosbaren endlichen Winkeldurchmesser wird eine Lichtkurve irgendwo zwischen diesen beiden
Extremen liefern.
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Photometerkurven des Helligkeitsabfalls bei einer Sternbedeckung fiir Sterne mit verschiedenen
Winkeldurchmesser. Je kleiner der scheinbare Winkeldurchmesser, um so ausgeprigter das
Beugungsmuster.

40



Sterndurchmesser

Die praktische Auflosungsgrenze dieser Methode liegt bei ungefihr 0.001%. Die Beugungsmuster
konnen fiir verschiedene scheinbare Sterndurchmesser, Beobachtungsband-breiten und geometrische
Verhiltnisse (Mondrand) berechnet werden. Aus dem Unterschied zwischen theoretisch berechneten
Lichtkurven mit dem real gemessenen erschliet sich der scheinbare Winkeldurchmesser des
entsprechenden Sterns. AuBler dem photometrischen Equipment, an dessen Zeitauflésung hohe
Anforderungen gestellt werden, erfordert das Verfahren keine sonderlich groen Teleskope. Deshalb

sind mittlerweile fast alle helleren Sterne, die der Mond auf seiner Bahn (i5o um die Ekliptik) am

Himmel bedecken kann, mit dieser Methode untersucht worden. Mefbar sind Sterne - soweit sie am
unbeleuchteten Teil des Mondrandes verschwinden - bis zur 10 und 11 GroBenklasse. Mit
Grofteleskopen - die aber meistens fiir derartige Messungen nicht zur Verfiigung stehen - sind
natiirlich noch weitaus schwiéchere Sterne zuginglich. Der Katalog scheinbarer Sterndurchmesser
(CADARS, PASINETTI-FRACASSINI, 2001) enthidlt insgesamt 1269 Sterne (von 7778), deren
Winkeldurchmesser aus Beobachtungen von Sternbedeckungen abgeleitet wurden.

Neben der Bestimmung von scheinbaren Sterndurchmessern fiihrte dieses Verfahren zur Entdeckung
einer ganzen Anzahl enger Doppelsternsystemen.

Microlensing -Ereignisse

Prinzipiell kann man auch gravitative microlensing-Ereignisse zur Durchmesserbestimmung von
Sternen heranziehen. Dieses Verfahren, welches auf dem Einsteinschen Effekt der Lichtablenkung
im Schwerefeld eines Stern beruht, wird aber eher zum Nachweis extrasolarer Planeten verwendet.
Auf diesem Feld konnten bereits einige Erfolge verbucht werden. Um systematisch fiir die
Durchmesserbestimmung von Sternen verwendet zu werden, sind diese Ereignisse jedoch viel zu
selten.

Direkte Sternabbildungen

Teleskope, die auB3erhalb der Erdatmosphire arbeiten, konnen nahezu fehlerfrei beugungsbegrenzt
arbeiten. Das Hubble Space-Teleskop erreicht mit seinem Spiegel-durchmesser von 2.4 Meter im
optischen Spektralbereich (500 nm) eine Winkelauflosung von 0.043 Bogensekunden. Das reicht
gerade aus, um ein paar wenige Riesensterne direkt als Sternscheibchen (nicht als
Beugungsscheibchen) abzubilden. Konkret betrifft das « Ori (Beteigeuze) und o Cet (Mira).

Mira ist der Prototyp einer Familie von langperiodisch pulsierenden, kiithlen Riesensternen. Seine
Entfernung von der Erde betrigt ca. 420 Lichtjahre. Mit einem Winkeldurchmesser von ca. 0.06
Bogensekunden hat er damit eine Grofle von ungefihr 70 AU. Die Aufnahmen bestitigen eine bereits
seit lingeren geduBerte Vermutung, namlich das Mira-Sterne nicht exakt kugelsymmetrisch, sondern
leicht oblat sind. AuB3erdem ist Mira Ceti ein auBlergewohnlicher Doppelstern. Sein Begleiter ist ein
Weiller Zwergstern (VZ Ceti), der 1923 von R.G.AITKEN entdeckt wurde. Er umléduft Mira in ca. 400
Jahren und ist dadurch auffallend, da3 er den von dem kiihlen Riesenstern ausgehenden Sternwind
akkretiert.
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Mira Ceti im UV- und im sichtbaren Licht, aufgenommen mit dem Hubble Space-Teleskop
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Umilaufbahn jupiters

Die ersten Hubble-Aufnahmen von Beteigeuze, dem hellsten Stern im Sternbild Orion, waren
dahingehend iiberraschend, da sie im UV-Bereich eine ausgedehnte Sternatmosphire mit einem etwas
asymmetrisch gelegenen hellen Fleck zeigten.
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Bestimmung von Sterndurchmessern aus den Lichtkurven
bedeckungsveranderlicher Sterne

Aus den Lichtkurven einer spezielle Art von verdanderlichen Sternen, deren periodische
Helligkeitsinderungen durch den Umlauf von zwei Sternen um den gemeinsamen Schwerpunkt
hervorgerufen werden, lassen sich im Zusammenspiel mit spektroskopischen Beobachtungen
Sterndurchmesser  ableiten. Bei diesen Sternen handelt es sich um sogenannte
Bedeckungsverinderliche, die wiederum in mehrere Gruppen zerfallen. Fiir die Bestimmung von
Sterndurchmessern sind besonders die sogenannten Algol-Sterne (benannt nach dem ,,Didmonstern*
B Per - Algol) geeignet. Genaugenommen handelt es sich dabei um meist enge Doppelsternsysteme,

bei denen man von der Erde aus zufillig genau auf die Kante der Bahnebene blickt, so daf} sie sich
regelmifig gegenseitig verdecken konnen.
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Typische Lichtkurve eines Bedeckungsverinderlichen vom Algol-Typ (hier RY Aqr mit einer Periode
von 1.967 Tagen)

Die Entstehung der Lichtkurve eines Bedeckungsveridnderlichen ist leicht zu verstehen. Die Neigung
1 der Bahnebene eines System aus zwei Sternen, die sich in ihrer GréBe und Leuchtkraft
unterscheiden, erscheint von der Erde aus unter einem Winkel von nahezu 90°. Unter dieser
Bedingung kommt es mit der Periode P der Umlaufszeit zu einer regelméfigen Bedeckung des einen
Sterns durch den anderen. Damit ist jeweils ein Helligkeitsabfall verbunden, der sich mit
photometrischen Methoden messen ld6t. Bedeckt die schwichere Komponente die Hellere, dann
beobachten man das sogenannte Primidrminimum. Das Sekundidrminimum entsteht, wenn die hellere

Komponente die Schwichere bedeckt. Auf der Lichtkurve von RY Aqr sind diese beiden Minima
sehr gut zu erkennen.

Man hat sehr schnell erkannt, dal man aus der Analyse einer derartigen Lichtkurve Informationen
tiber die GroBe der beiden Sterne ableiten kann. Unter gewissen Voraussetzungen ist sogar die
vollstindige Berechnung der Bahnelemente moglich. Dazu folgende Idealisierung: der Primérstern
mit dem Durchmesser D wird als ruhend betrachtet. Um ihn bewegt sich auf einer kreisférmigen

Bahn mit der Umlaufsperiode P der kleinere Begleiter (Durchmesser d). Der Bahnneigungswinkel sei
genau 90° (zentrale Bedeckung).

43



Beobachtungsgrofien von Sternen

Zum Zeitpunkt ¢, beriihrt die kleinere und heilere Komponente den groBeren Stern tangential.

Dieser Zeitpunkt wird als ,,erster Kontakt* bezeichnet (A). In dem Moment, wo die totale Verfinste-
rung eintritt (B), ist der ,zweite Kontakt 7, erreicht. Die totale Phase wird mit dem ,.dritten

Kontakt* ¢, beendet (C) und nach dem ,,vierten Kontakt* ¢, zeigt die Lichtkurve wieder Normal-
helligkeit (D).

Die mittlere Geschwindigkeit v auf der Kreisbahn um den Primérstern ist

, = 2ER [1.56]
P

Fiir R>>D folgt dann fiir die Bestimmung der Sterndurchmesser das Gleichungssystem

v(t,—1,)=D+d [1.57]

v(t,-1,)=D-d

Lichtkurve

Zeit
Geometrie einer Sternbedeckung
Aufgelost nach D und d ergibt
t,+t,—t, -t
2
t,—t,—t +t
d:V(4 37 h 2) [1.58b]

Wenn die Bahngeschwindigkeit v der Sekunddrkomponente bekannt ist, lassen sich aus den
Kontaktzeiten der Bedeckungslichtkurve die linearen Durchmesser beider Sterne berechnen. Wie
kommt man nun an diese wichtige Information? Man erhilt sie aus der Radialgeschwindigkeitskurve
des Systems die sich leicht spektroskopisch bestimmen 148t, in dem die periodisch mit dem Umlauf
auftretende Wellenldngenverschiebung AA von Spektrallinien auf hochaufgelosten Spektren
vermessen wird. Nahert sich der Begleiter auf seiner Bahn dem Beobachter auf der Erde, dann ergibt
sich aufgrund des Dopplereffekts folgende Dopplerverschiebung:

M_V+v

1.59
A . [1.59a]
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Entfernt er sich dagegen, dann ist

AL _VHv [1.59b]
A, c
woraus
M - & [1.60]
A, c

folgt. Die Radialgeschwindigkeit V des gesamten Doppelsternssystems féllt heraus.

Was sich hier noch fiir ein ideales System elementargeometrisch abhandeln 1d6t, erweist sich in der
astronomischen Praxis als gar nicht mehr so einfach. Obwohl der Generalkatalog der Verinderlichen
Sterne (2004) rund 1180 Bedeckungsverinderliche allein vom Algol-Typ verzeichnet, sind trotzdem
nur von etwas iiber 100 Sterndurchmesser bekannt, die in der Genauigkeit mit anderen Verfahren
mithalten konnen.

P[dl A[R,] BI[R,] Typ
ER Ori 0.423 0.91 0.66 W UMa/ ellipsoide Komponenten
RY Aqr 1.967 2.05 1.29 Algol /halbgetrennt
RU Mon | 1.906 3.19 1.99 Algol / halbgetrennt
V889 Aql  11.121  1.85 1.82 Algol / getrennt
Al Phe 24592 2091 1.77 Algol / getrennt

Radien der Komponenten einiger Bedeckungsveréanderlicher Sterne
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Radialgeschwindigkeitskurve eines Doppelsternsystems, deren beiden Komponenten sich jeweils auf
einer Kreisbahn um den gemeinsamen Schwerpunkt bewegen. v, ist die Radialgeschwindigkeit des

Systemschwerpunktes in bezug zur Erde.
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Die Komplikationen, die bei der Beobachtung von realen Bedeckungssternen auftreten, haben
verschiedenste Ursachen. Auf jeden Fall verkomplizieren sie die Bestimmung ihrer Systemparameter
aus den photometrischen und spektroskopischen Daten. Ohne Anspruch auf Vollstindigkeit betrifft
das u.a. folgende Punkte:

elliptische Bahnen anstelle von Kreisbahnen

ringférmige und partielle Verfinsterungen

Komponente beriihren sich (W Ursae Majoris -Sterne)

gravitative Deformierung der Sterne (z.B. bei halbgetrennten Systemen)
Beleuchtungseffekte, hot spots, Randverdunklung, Gasscheiben
Apsidendrehung, Periodeninderungen (z.B. durch Masseverlust)

eine Komponente ist selbst ein intrinsischer Verinderlicher

Andererseits ergeben sich aus der eingehenden Analyse von Problemféllen neue Einsichten und
Entdeckungen.

Baade-Wesselink-Verfahren

Fiir Sterne, die periodisch ihren Durchmesser und damit verbunden auch ihre Helligkeit dndern, gibt
es noch eine weitere, indirekte Methode, ihren Durchmesser zu bestimmen. Das betrifft in erster
Linie sogenannte Pulsationsveridnderliche wie Delta Cepheiden und RR Lyrae-Sterne. Die Idee
stammt urspriinglich von WALTER BAADE und ADRIAAN JAN WESSELINK (1909-1995) hat sie zum
ersten Mal an Delta-Cepheiden angewendet.

Pulsationsveridnderliche variieren ihren Radius periodisch mit der Zeit, was sich durch Bestimmung
der Radialgeschwindigkeit v(t) direkt messen 148t. Die Differenz zwischen zwei Radien zu den
Zeitpunkten ¢, und ¢, ergibt sich dann einfach durch Integration der Radialgeschwindigkeitskurve:

R(tl)—R(tz):jv(t)dt [1.62]

Diese Radiusinderung koinzidiert mit einer Anderung in der Flichenhelligkeit des Sterns, verursacht
wiederum durch eine Anderung der effektiven Temperatur T, (1.42):

_ 2 4
L=47R’ 0T},

Die Leuchtkraft wird demnach durch zwei Prozesse beeinfluBt: Die Anderung der abstrahlenden

Fliche ~ R? und der durch die Gasgesetze bedingte Anderung der effektiven Temperatur ~ T;?f . Bei

Delta-Cephei-Sternen liegt bei einem typischen Radiusverhéltnis zwischen Minimum und Maximum
von 0.81:1 die Flichendnderung bei rund 10%, was aber durch die Temperaturerhohung bei
Verringerung des Radius deutlich iiberkompensiert wird. Es ist deshalb zu erwarten, dafl das
Helligkeitsmaximum mit dem kleinsten Sternradius koinzidiert. Das ist aber nicht ganz der Fall was
zeigt, dal} die Verhiltnisse komplizierter liegen.
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Im V-(B-V) -Diagramm (scheinbare Helligkeit iiber Farbindex) beschreibt solch ein Stern wéhrend
der Lichtwechselperiode eine sogenannte Hysterese. Gleiche B-V -Werte zu den Zeitpunkten ¢, und

t, bedeuten gleiche Temperaturen wihrend die Differenz in der Helligkeit Am, durch die

unterschiedlichen Radien verursacht wird.

Vom Standpunkt des Beobachters ist die absolute bolometrische Helligkeit ein Mal} fiir die
Leichtkraft. Da es hier wegen (1.62) und (1.42) nur auf das Verhiltnis der Leuchtkrifte zu den
genannten Zeitpunkten ¢, und 7, ankommt,

= ( [1.63]

kann man auch die Differenz der scheinbaren Helligkeiten zu den beiden betrachteten Zeitpunkten
verwenden, um die Proportionalitét [1.63] auszudriicken:

mv(tl)—mv(tz)zAmV:—2.51og%=—510g% [1.64]

und fiir das Verhiltnis des Sternradius zu den Beobachtungszeiten folgt

R (tl ) — 10—0.2Am

[1.65]

Damit hat man zwei Bestimmungsgleichungen (1.62) und (1.65), aus denen sich aus entsprechend
genauen Radialgeschwindigkeits- und Helligkeitskurven die Funktion R(t) konstruieren 143t. Daraus
erhélt man schlielich den gesuchten mittleren Sterndurchmesser.

Radiusschwankungen bei Pulsationsveranderlichen

P[d]  V-Helligkeit R_ /R
SCep 5366341 3.48-437  1.119
RR Lyr 0.566868 7.06-8.12  1.072
TVul 4435462 541-6.09  1.152
{Gem 10.15073 3.62-4.18  1.085

nAql  7.176641 3.48 -4.39 1.091
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Photometrische Sterndurchmesser

Eine, wenn auch nicht sehr genaue Abschidtzung des Durchmessers eines Sterns erhédlt man
entsprechend Gleichung (1.42) aus dem Stefan-Boltzmannschen Gesetz wenn man a) davon ausgeht,
daB sich ein Stern weitgehend wie ein Schwarzer Korper verhilt (was nur ndherungsweise erfiillt ist)
und daf} b) die bolometrische Helligkeit M, , (als MaB fiir die Leuchtkraft L. des Sterns) und c) seine

effektive Temperatur 7, bekannt ist. Oder anders ausgedriickt: Gelingt die Ableitung der effektiven

Temperatur aus der Energieverteilung im Spektrum eines Sterns (ndherungsweise z.B. durch
Mehrfarbenphotometrie) und kennt man neben der Entfernung (Parallaxe) seine scheinbare
Helligkeit sowie den Farbexzel3 und die bolometrische Korrektur, dann kann aus diesen Daten der
Sternradius mit einem Fehler in der GroBenordnung von 10% bis 20% abgeleitet werden:

R 10847-02My—2l0g T

R_O — [1.66]
Stern m, 7 [mas] M, BC T, - K] Spektraltyp M bl R[R,]
Aldebaran 0.87 50.09 -0.63 -1.02 3800 K5 III -1.65 43.7
Arktur -0.05 88.85 -031 -0.12 4400 K2 III -0.43 18.6
Sirius A -1.44  379.21 1.50 -0.25 10250 AlV 1.25 1.58
Prokyon A 040 28593 270 -0.14 6500 F5 IV-V 2.56 2.15
Deneb 1.25 1.01 -8.70 -0.28 9400 A2 Ia -8.98 209
Wega 0.03 12893 0.58 -0.30 9800 A0V 0.28 2.70
Regulus 1.36 4209 -0.52 -0.85 12700 B7V -1.37 3.44
Beteigeuze 0.45 7.63 -5.10 -1.62 3100 M2 Ib -6.72 678

mas = Millibogensekunden

Bei manchen Sterntypen (z.B. Weile - und Braune Zwerge) ist das sogar die einzige brauchbare
Methode, um deren Gro3e aus Beobachtungen zu bestimmen. Eine weitere photometrische Methode
wertet sowohl den bolometrischen Strahlungsflul eines Sterns als auch den monochromatischen
Strahlungsfluf} desselben Sterns bei verschiedenen Wellenldngen im infraroten Spektralbereich aus.
Diese Methode, die von Blackwell et. al. 1990 entwickelt wurde, wird als ,,Infrared flux method*
(IRFM) bezeichnet. Damit lassen sich im Zusammenspiel mit theoretischen Modellatmosphéren
Durchmesser und effektive Temperaturen geeigneter Sterne mit relativ hoher Genauigkeit
bestimmen. Die erzielten Genauigkeit bei der Ableitung des scheinbaren Durchmessers eines Sterns
ist (bei gleicher Parallaxe) dabei mit den Messungen eines Michelson-Interferometers vergleichbar
und damit hoher als bei der klassischen photometrischen Methode mittels des Stefan-
Boltzmannschen Gesetzes.
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Die groBten bekannten Sterne ...

Beteigeuze wird oft als der Prototyp eines Roten Riesensterns gehandelt. Mit einem Durchmesser,
der den Durchmesser der Sonne um das bis zu 650fache {iibersteigt, gehort er ohne Zweifel mit zu
den beeindruckendsten Sternen die wir kennen, insbesondere auch deshalb, weil er mit modernen
Teleskopen optisch auflosbar ist und man mittlerweile sogar Details in seiner kiihlen
Sternatmosphire beobachten kann (es wurde bereits dariiber berichtet). Eine Frage, die sich jedoch
stellt, ist, ob es noch groBere Sterne in der Milchstralle gibt und ob iiberhaupt eine obere Grenze fiir
Sterndurchmesser besteht. Die letztere Frage beantwortet die Theorie des Sternaufbaus eindeutig mit
,ja*, da Sterne, um stabil zu bleiben, im oder nahezu im hydrodynamischen Gleichgewicht verharren
miissen. Andererseits ist der Begriff des Durchmessers eines Sterns nicht genau bestimmt, da es sich
um eine Gaskugel handelt, deren ,,Groe* fiir jede Beobachtungswellenldnge eine andere ist. Bei
sehr grofen Sternen mufl man deshalb - was ihre Ausdehnung betrifft - mit einem grofleren
Fehlerbereich rechnen. Ein Grund dafiir ist, daB sich die ausgedehnte Photosphire eines Riesensterns
nicht leicht von dufleren, noch kiihleren Schichten trennen ldft. Dazu kommen noch die Fehler in
der Entfernungsbestimmung und die Fehler, die sich aus der Messung des scheinbaren
Winkeldurchmessers ergeben. Auch eine oftmals vorhandene Randverdunklung ldBt sich nicht
immer leicht beriicksichtigen.

Bis vor einiger Zeit galt der ,,Granatstern“ g Cep als einer der grofften bekannten Sterne. Sein
scheinbarer Winkeldurchmesser betrdgt entsprechend dem ,,Catalogue of stellar Diameter*
CADARS ( PASINETTI-FRACASSINI, 2001) ca. 0.019° (Mittelwert aus 5 Eintrdgen). Er gehort zu den
halbregelméBigen Verédnderlichen (Typ SRc, visuelle Amplitude 3.43 - 5.1), deren Lichtwechsel
durch radiale Pulsationen hervorgerufen wird. Die vom Hipparcos-Satelliten gemessene Parallaxe
von 0.00062“ (5260 Lj) erscheint - da sie nahe an dessen Melgrenze liegt - eher zu klein.
Realistischer scheint eine Entfernung um die 2700 Lichtjahre zu sein, da sie mit der Entfernung von
anderen Sternen korreliert, die wahrscheinlich zur gleichen Sternassoziation gehoren wie u Cep.
Mit dieser Entfernung ergibt sich ein Durchmesser von rund 1700 Sonnendurchmessern. Das
bedeutet, wiirde man g Cep in das Zentrum unseres Planetensystems setzen, dann reichten die
duBeren Bereiche dieses tiefroten Uberriesen (Spektraltyp M2Ia) bis weit iiber die Saturnbahn
hinaus.

Mittlerweile konnten im Rahmen einer ausgedehnten Beobachtungskampagne von Uberriesensternen
spaten Spektraltyps weitere Objekte gefunden werden, deren Grofle mit ¢ Cep vergleichbar ist oder
sogar iibersteigt. Das betrifft z.B. die gleichfalls halbregelméfig verdnderlichen Sterne KW Sag
(Entfernung ca. 9800 Lj), V354 Cep (Entfernung ca. 9000 Lj) und KY Cyg (Entfernung ca. 5200 Ljj).
Linger bekannt ist der Bedeckungsveridnderliche VV Cep (M2Iab Hauptkomponente, heiller Be-
Begleiter mit einer Umlaufperiode von ca. 20 Jahren), dessen Hauptkomponente die gesamte
Rochegrenze ausfiillt.
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Sternmassen

Eine besonders wichtige Zustandsgrofle eines Sterns ist seine Masse. Leider 146t sie sich aus
Beobachtungen nur in den Fillen bestimmen, wo sie merkliche gravitative Wirkungen hervorruft.
Direkt ableiten kann man sie lediglich aus den Bahnelementen physischer und spektroskopischer
Doppelsterne.

Einen mehr indirekten Einfluf} hat die Sternmasse auch auf die Struktur der Sternspektren, so daf}
man aus deren Analyse - im Zusammenspiel mit einer Theorie der Sternatmosphidren - die
Schwerebeschleunigung

_GM
-2

8s [1.67]

ableiten und daraus wiederum (wenn der Durchmesser des Sterns bekannt ist) auf die Masse M
schlieBen kann. Leider ist diese Methode schon deswegen nicht sonderlich genau, weil es schwierig
ist, aus Beobachtungen verldBliche Sterndurchmesser zu erhalten. Man hat gelegentlich noch
versucht, auch die gravitative Rotverschiebung von Spektrallinien zur Massebestimmung von z.B.
sehr dichten Weillen Zwergsternen zu nutzen. Leider ist auch dieses Verfahren in der Praxis kaum

anwendbar, da die zu erwartende geringe Wellenlingeniinderung von AA/A=10" durch die stark
verbreiterten Absorptionslinien (Druckverbreiterung) vollig iiberlagert wird.

Zum SchluB soll noch das Baade-Wesselink-Verfahren erwihnt werden, mit dessen Hilfe sich auch
die Massen von Pulsationsverinderlichen, wie z.B. den 6 -Ceheiden, bestimmen lassen.

Doppelsterne

Doppel- und Mehrfachsterne gehoren eher zur gewohnlichen Bevolkerung der Milchstrale. Man
schitzt, daBl 40% bis 60% aller Sterne (vielleicht sogar mehr) Mitglieder von derartigen gravitativ
gebundenen Systemen sind. Lassen sich diese Objekte im Fernrohr auflésen, dann spricht man von
physischen (visuellen) Doppel- und Mehrfachsternen. Ist der Eigenbewegung eines Sterns eine
periodische Abweichung iiberlagert, dann weist dies auf einen astrometrischen Doppelstern hin.
Spektroskopische Doppel- und Mehrfachsterne machen sich dagegen nur durch periodische
Linienverschiebungen im Spektrum bemerkbar. Fiihrt die Bahnbewegung der Komponenten
schlieBlich zu einem Lichtwechsel, dann handelt es sich um sogenannte Bedeckungs-veridnderliche.
Der Stern Algol im Sternbild Perseus ist ein typisches Beispiel fiir diese Sternklasse.

Die eigentliche Bedeutung der Doppelsterne fiir die Astrophysik besteht darin, da3 sich aus ihren
Bahnparametern - die ja prinzipiell der Beobachtung zuginglich sind - die Massen der
Einzelkomponenten bestimmen lassen. Dieser Sachverhalt wurde von den Astronomen schon recht
frith erkannt, so dal in die genaue Vermessung der Abstinde und Positionen von visuellen
Doppelsternen iiber lange Zeitraume hinweg viel Beobachtungszeit investiert wurde. Auf diese
Weise war erst einmal die Unterscheidung der wirklich physisch zusammen-gehdrenden Sternpaare
von denen, die nur zufillig in der gleichen Richtung stehen (aber unterschiedlich weit entfernt sind),
moglich. Ein bekanntes Beispiel ist das Sternpaar Alkor und Mizar in der Deichsel des Grof3en

50



Sternmassen

Wagens. In jungen Jahren, wenn die Augen noch nicht durch iiberméfige Computernutzung gelitten
haben, kann man beide Sterne auch ohne Fernglas oder Fernrohr trennen. Beide Sterne stehen aber in
Wirklichkeit nicht physisch zusammen, sondern stehen im Raum weit hintereinander. Es handelt sich
dabei um einen der uninteressanten optischen Doppelsterne. Betrachtet man jedoch Mirzar (der
Hellere von beiden) durch ein Fernrohr, dann erkennt man, dal auch er doppelt ist. Da beide
Komponenten - Mizar A und Mizar B - gravitativ gebunden sind und sich im Fernrohr trennen
lassen, spricht man in diesem Fall von einem visuellen Doppelstern. Untersucht man schlielich das
Licht jeder der beiden Komponenten, dann erkennt man im Spektrum periodische
Linienverschiebungen. Das bedeutet, jede Komponente ist selbst nochmals doppelt, nur das sich
dieser Fakt lediglich spektroskopisch feststellen 14Bt. Der Winkelabstand ist einfach zu gering, als
dafB} sich das System durch ein Fernrohr trennen lat. Doppelsterne dieser Art bezeichnet man als
spektroskopische Doppelsterne.

Eine weitere Gruppe soll noch erwéahnt werden. Da sich in diesem Fall die Doppelsternnatur nur
durch eine ,taumelartige” Eigenbewegung bemerkbar macht, spricht man von astrometrischen
Doppelsternen. Der Siriusbegleiter (Sirius B) wurde z.B. auf diese Weise vorhergesagt (von
FRIEDRICH WILHELM BESSEL 1844) und zwar bevor ihn 1862 ALVAN GRAHAM CLARK (1832-1897)
zum ersten Mal im Fernrohr direkt erspidhen konnte.

Prinzipiell lassen sich aus den Beobachtungen von visuellen und spektroskopischen Doppelsternen
Massesummen oder sogar die Einzelmassen der beiden Komponenten ableiten.

Bei visuelle Doppelsterne hat man frither regelmiBig iiber einen ldngeren Zeitraum den
Positionswinkel und den Winkelabstand mit Hilfe eines Okularmikrometers vermessen. Der erste
Doppelstern, dessen Bahnellipse aus solchen Messungen abgeleitet wurde, war Xi Ursae Majoris
(F.SAVARY, 1827). Spiter hat man dazu zusehends photographische Verfahren - meist in Verbindung
mit groBen Refraktoren - eingesetzt, da sich Doppelsternabbildungen auf Photoplatten natiirlich
genauer vermessen lassen.

Aus derartigen Messungen 146t sich im Idealfall die Projektion der Bahnellipse des Begleiters auf die
Himmelskugel konstruieren. Dabei wird gewohnlich ein Koordinatensystem gewdihlt, in dessen
Ursprung der Hauptstern ,,ruht”. Wenn es auBlerdem noch gelingt, die Neigung i der Bahnebene
gegeniiber der Sichtlinie aus den Beobachtungen abzuleiten, dann lassen sich aus der scheinbaren Bahn
alle Bahnelemente der wahren Bahn in bezug auf den Hauptstern (das ist i.d.R. der Hellere von beiden
im System) berechnen.

Ausgangspunkt sind die bekannten Keplerschen Gesetze (sieche Band 1). Sie verkniipfen die
Bahneigenschaften (groB3e Halbachse a, Umlaufszeit T) mit den Massen der beiden Komponenten.
Insbesondere gilt:

2
(M, +M,)T* = 42 @ [1.68]

Diese Gleichung 148t sich in der Praxis meist nicht direkt anwenden, da sich die grofle
Bahnhalbachse a (auch wenn die Entfernung bekannt ist) ohne Kenntnis der Neigung i der
Bahnebene in bezug zur Sichtebene nicht bestimmen 1dBt. Offensichtlich erscheint die grofle
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Halbachse a immer verkiirzt, sobald die Bahnebene des Doppelsterns nicht mit der Sichtebene (die
senkrecht auf der Sichtlinie steht) zusammenfillt.

Periastron

270",

1960

Apastron ™0

Scheinbare Bahn des visuellen Doppelsterns ¥ Vir. Zur Zeit (2005) steht der Begleiter wieder im

Periastron und ist deshalb mit kleineren Fernrohren vom Hauptstern kaum zu trennen.

Gelingt es jedoch aus den Beobachtungen die Lage des gemeinsamen Schwerpunktes abzuleiten,
dann ergeben sich relativ dazu zwei Bahnellipsen - jeweils eine fiir beide Komponenten. Man kann
leicht zeigen, da} das Verhiltnis

M _4_& (hica=a +a,) [1.69]
M, a 4

unabhiéngig von der Bahnneigung i ist (d,und d, bezeichnen die jeweils groen Halbachsen wie

man sie direkt (z.B. in Winkelmal3) messen kann).

Ein schones Beispiel ist das bereits erwihnte Sirius-System.
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Sirius A und B, rechts Ephemeride fiir die ndchsten 50 Jahre

Sirius ist nicht nur der hellste Stern am Himmel sondern ist auch einer unser nédchsten Sterne . Er
befindet sich in einer Entfernung von lediglich 2.64 pc. Sein Begleiter, Sirius B, entfernt sich vom
Hauptstern (Sirius A) bei einem Umlauf (Periode 50.09 Jahre) um maximal 11.3* . Die maximalen
Winkelabstinde vom Systemschwerpunkt betragen von Sirius A d, =3.81" und von Sirius B

d,=7.49". Daraus ergibt sich ein Masseverhiltnis von M,/M,=1.97. Die Masse von Sirius A

mul} also ziemlich genau doppelt so grof} sein als die Masse von Sirius B. Nach Korrektur der
Bahnneigung ergibt sich fiir die grole Halbachse der wahren Bahn a=7.62*. Aus (1.68) folgt dann
fiir die Massensumme ein Wert von 3.09 M . Sirius A hat demnach eine Masse von 2.05M ; und

Sirius B - ein Weiller Zwergstern - eine Masse von 1.04 M .

Die Massenbestimmung von spektroskopischen Veridnderlichen erfolgt nach dhnlichen Prinzipien,
nur dal hier die Radialgeschwindigkeitskurve eine wichtige Rolle spielt. Radialgeschwindigkeiten
lassen sich bekanntlich spektroskopisch bestimmen. Es gilt die Formel fiir den Dopplereffekt:

ALy

2 1.70
P [1.70]

v, ist dabei die radiale Geschwindigkeitskomponente des Sterns, der beobachtet wird. AA=A1-4;

stellt die Abweichung der gemessenen Wellenlinge A einer Spektrallinie in bezug auf die
Wellenldnge A4, der gleichen Spektrallinge im (ruhenden) Laborsystem des Beobachters dar. ¢ ist

die Vakuumlichtgeschwindigkeit.

Man unterscheidet zwei Typen von spektroskopischen Doppelsternen. Bei dem einen Typ sieht man
die Spektrallinien beider Komponenten im Sternspektrum, bei dem anderen sind nur die
Spektrallinien von einem Stern sichtbar. In beiden Fillen oszillieren die Linien um einen Mittelwert,
wobei beim ersten Typ die beiden Linien in entgegengesetzter Phase schwingen. Die Amplitude
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dieser periodischen Linienverschiebungen koinzidiert mit der maximalen Radialgeschwindigkeit v
und wechselt zweimal in bezug auf die mittlere Wellenldnge das Vorzeichen, je nachdem, ob sich die
entsprechende Komponente mit maximaler Geschwindigkeit zum Beobachter hin oder vom
Beobachter weg bewegt.

Mit (1.70) laBt sich aus der relativen Linienverschiebung zu verschiedenen Zeitpunkten die
Radialgeschwindigkeitskurve des Doppelsternsystems konstruieren. Im einfachsten Fall - die beiden
Sterne bewegen sich auf einer exakten Kreisbahn um den gemeinsamen Schwerpunkt und man sieht
von der Erde aus genau auf die Kante ihrer Bahnebene (i=90°) - ergeben sich zwei exakte
sinusformige Kurven (natiirlich nur bei spektroskopischen Doppelsternen, von denen Spektrallinien
beider Sterne zu sehen sind - sogenannte Zwei-Spektren-Systeme), die in entgegengesetzter Phasen
schwingen und deren Periode mit der genauen Umlaufperiode T um den Schwerpunkt
tibereinstimmt. Die Verhiltnisse werden jedoch komplizierter, sobald man es mit elliptischen Bahnen
unterschiedlicher Bahnlage (ausgedriickt durch @ =Abstand des Periastrons vom Knoten) und mit
einer Bahnneigung i#90° zu tun hat. In diesem Fall kann man oftmals noch die Bahnexzentrizitit e

bestimmen wihrend die Bahnneigung i immer unbestimmt bleibt (es sei denn, bei dem
spektroskopischen Doppelstern handelt es sich gleichzeitig um einen Bedeckungsverdnderlichen).
Lediglich das Produkt aus groBer Halbachse a und Bahnneigung i 146t sich fiir Zwei-Spektren-
Systeme in absoluten Werten (wenn die Entfernung bekannt ist) berechnen.

1943
Juoe UT

Vr 28 506
|'I 29
50 — ) |
/'/'- ‘& f 30
/ 'I,I |+ July
f |
| |
0 - | .
I| I| ]
II I|
F; :‘ || '
_ | e
=50 lul /o ,
I T T T T | T T T T 5
0.5 1.0 phase

Radialgeschwindigkeitskurve und Spektren des Systems Mizar A (HD 116656, Periode 20.538 d,
Radialgeschwindigkeiten: ~ v,=67.2586  km/s, v,=69.1796 km/s, q,sin i=1.62-10"m,

a,sin i=1.66-10"" m). Mizar war der erste spektroskopische Doppelstern, welcher entdeckt wurde

(PICKERING, 1889)
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Der Grund dafiir ist, dal sich aus der Radialgeschwindigkeitskurve nur die Projektion der groflen
Halbachse asini ergibt (dafiir aber in absoluten Einheiten, also ms™') und damit fiir das
Massenverhéltnis

M, _a,sini _v,

— =2 [1.71]
M, asini v

(natiirlich nur fiir Zwei-Spektren-Systeme)

Unter der vereinfachenden Annahme, daf3 es sich bei den Bahnen der Sterne um ihren gemeinsamen
Schwerpunkt um Kreisbahnen handelt, folgt aus dem Schwerpunktsatz M,a,=M,a, (und

a=a,+a,)
M, 4 g M 4 [1.72]
M +M, a M +M, a

und mit (1.68)

(M, +M,)sin’i =

T2

. 3. 3 . 3. 3
45 l(1+ Mlj und (M1+M2)sin3l'=ale;1 1(1+M2j [1.73]
T M,

2
(M in Sonnenmassen, T in Jahre und a in AU)

Unter Beachtung von (1.71) und (1.72) erhilt man daraus

a,sini-M,(M,+M,)’
M}T?

a,sini-M, (M, +M,)’
M;T?

M, sin’i= und  M,sin’i= [1.74]

Bei einem Bedeckungsverinderlichen, der gleichzeitig ein spektroskopischer Zwei-Spektren-
Doppelstern ist, konnen aus der Bedeckungslichtkurve die Bahnneigung i und damit auch die beiden
Einzelmassen mit (1.74) bestimmt werden.

Wie leicht einzusehen ist, 146t sich (1.74) bei einem spektroskopischen Doppelstern, bei dem nur ein
Spektrum zu sehen ist, nicht anwenden. In diesem Fall ist nur die sogenannte Massenfunktion

M}sin’i | (a, sini)3 und Misin’i | (q Sini)3 [1.75]
2 = 2 2 2 .
(M, +M,) T (M, +M,) T

und daraus die Massensumme

(a,+a,) sin®i
T2

(M, +M,)sin’i= [1.76]

bestimmbar. Die Massenfunktion hat trotzdem ihre Bedeutung, da sich aus ihr eine gewisse
statistische Aussage iiber die Massen von Doppelsternsystemen ableiten 146t. Insbesondere 1 148t sich
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durch einen Auswahleffekt weiter eingrenzen. Liegt i nahe bei 0°, 148t sich keine Linienverschiebung
aufgrund des Dopplereffekts nachweisen. Solche Systeme bleiben quasi unentdeckt. Das bedeutet
aber auch, daB erfahrungsgemiB ein Wert von sin’i > 0.6 (oder i > 57°) am Wahrscheinlichsten ist.
Da es einen Zusammenhang zwischen Leuchtkraft, effektiver Temperatur und Masse gibt, kann man
sogar eine grobe Klassifizierung zwischen den ersten beiden Parametern und dem Mittelwert von
sini vornehmen. In einem derartigen Anwendungsfall spricht man von einer statistischen
Massenabschitzung.

29 May 1998
2,3,4 May 1996

hY

hY
1 June 1996 \ /
[ 4
\ P . .
vl

4 June 1998

Der spektroskopische Doppelstern Mizar A kann mittlerweile mit interferometrischen Methoden
aufgelost und damit die Bahn direkt vermessen werden (MARK III Interferometer) © US Naval
Observatory

Massenbestimmung von binaren Radiopulsaren, Rontgenpulsaren und
Schwarzen Lochern

Die meisten Neutronensterne, zu denen ja bekanntermallen die 1967 entdeckten Pulsare gehoren,
sind optischen Beobachtungen weitgehend unzugénglich. Zu den wenigen Ausnahmen gehoren z.B.
der Krebsnebel- und der Velapulsar. Pulsare lassen sich aber sehr gut radioastronomisch beobachten
(sogenannte Radiopulsare) und - wenn sie zusammen mit einem anderen Stern ein enges
Doppelsternsystem mit einer Akkretionsscheibe bilden - im Rontgenbereich (sogenannte
Rontgenpulsare). An einer empirischen Bestimmung ihrer Masse (und natiirlich auch ihrer Grofie)
besteht ein sehr grofes Interesse unter den Astrophysikern, da man nur auf diese Weise verldfllich
theoretische Modelle iiber ihren inneren Aufbau iiberpriifen kann. Insbesondere betrifft das die
Zustandsgleichung der dichten Kernmaterie, aus der Neutronensterne bestehen. Sie bestimmt im
Wesentlichen das Massespektrum und die damit korrespondierenden Ausmafle dieser exotischen
Objekte. Mittlerweile sprechen die Theoretiker ja nicht nur mehr von Neutronensternen, sondern
auch von Baryonen - und Quarksternen und versuchen beobachtbare Unterscheidungsmerkmale
dieser Sterntypen herauszuarbeiten.

Schon aus diesem Grund ist die Bestimmung der stellaren Fundamentalparameter wie Masse,
Radius, Rotationsperiode und z.B. die Rontgenleuchtkraft eine &duBlerst wichtige Aufgabe der
beobachtenden Astronomie.
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Am einfachsten ist die Massebestimmung von sogenannten Bindrpulsaren, da sich hier im Prinzip die
gleichen Methoden wie bei gewohnlichen Doppelsternen anwenden lassen. Radiopulsare, die solch
ein Doppelsternsystem bilden, sind gewohnlich sehr alt (beide Sterne haben bereits den Endzustand
ihrer Entwicklung erreicht) und haben meist sehr kleine Umlaufperioden (unter einem Tag). Mit den
Empfingern moderner Radioteleskope lassen sich die von ihnen ausgehenden Pulse mit sehr hoher
zeitlicher Auflosung vermessen und aus der periodischen Verschiebung ihrer Ankunftszeiten
(Dopplereffekt) dhnlich wie bei spektroskopischen Doppelsternen ein Teil ihrer Bahnparameter
bestimmen. Aufgrund allgemein-relativistischer Effekte 146t sich bei einigen dieser Systeme (z.B.
PSR 1534+12) sogar die Bahnneigung i gegeniiber der Sichtlinie ermitteln. Damit ist eine
hinreichend sichere Berechnung der beiden Einzelmassen moglich. Zu diesen mef3baren Effekten
gehoren z.B. die Periastrondrehung bei elliptischen Bahnen (entspricht im Sonnensystem der
Periheldrehung, z.B. bei Merkur), die Anderung der Umlaufsperiode (z.B. durch Verlust eines Teils
der Bewegungsenergie durch Emission von Gravitationswellen) sowie relativistische Korrekturen
zum Dopplereffekt.

Radiopulsar Entf. [pc] M, M, T [d]

J 1141-6545 3200 1.3  0.986* 0.1976509587

J 1537+1155 890 1.333 1.345 0.42073729915
J 1603-7202 1600 135 0.34 6.308629570

J 1829-2456 1200 1.3 1.2 1.176028

J 1857-0943 900 1.5 0.28*  12.327171190
J 1915+1606 7100 1.441 1.387 0.322299746273

J2130+1210C 10100 1.35 1.36 0.33528205

Massen einiger (bindrer) Radiopulsare, (*) Begleiter wahrscheinlich Weiler Zwerg © R.Johnston,
2005

Eine ganze Anzahl von Pulsaren sind Mitglieder von gewohnlichen Doppelsternsystemen mit
Weillen Zwergsternen, Braunen Zwergen oder Hauptreihensternen als Begleiter. Sind diese
Begleitsterne optisch sichtbar (z.B. im Rontgenbereich, sogenannte Rontgenpulsare) und tritt bei
einem Umlauf um den gemeinsamen Schwerpunkt eine Bedeckung auf (sin i ~ 1), dann lassen sich
auch hier die Massen prinzipiell bestimmen. Da die in Frage kommenden Systeme oft eine
Akkretionsscheibe ausbilden ist es nicht immer leicht, die genaue Quelle der optischen Strahlung zu
lokalisieren. Ahnlich wie bei Zwergnovae kann sie bevorzugt von einem ,hot spot* auf der
Akkretionsscheibe oder aber vom Begleitstern selbst stammen. Durch diese Schwierigkeit ergeben
sich i.d.R. grolere Fehlerbereiche bei der Bestimmung der Einzelmassen als bei Binédrpulsaren.

Rontgenquellen mit Akkretion konnen aber auch stellare Schwarze Locher als eine Komponente
besitzen. Hier ist eine eindeutige Unterscheidung von Neutronensternen nur iiber eine exakte
Massenbestimmung moglich. Viele derartige Objekte, die man frither einmal als Black hole -
Kandidaten gehandelt hat, sind mittlerweile als Neutronensterne identifiziert worden. Im Prinzip sind
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alle kompakten Objekte mit einer Mikrovariabilitit der Rontgen- und Gammastrahlung im
Millisekundenbereich und einer Einzelmasse oberhalb von drei Sonnenmassen verdiachtig. Das
,Kklassische* Objekt, was diese und auch noch diffiziele andere Bedingungen erfiillt, ist die
Rontgenquelle Cygnus X-1. Die Masse des ,,dunklen Begleiters* eines Uberriesensterns vom
Spektraltyp O9 iibersteigt mit ca. 6 Sonnenmassen deutlich die theoretisch motivierte Oppenheimer-
Volkoff-Grenze und gilt deshalb als sehr sicherer Black hole -Kandidat.

Die Rontgenquelle Cygnus X-1 gilt als eines der sichersten Kandidaten fiir ein stellares Schwarzes
Loch. Durch die starke Gravitationswirkung des massiven Black holes flie3t Materie von dem blauen
Riesenstern zum Schwarzen Loch und wird dort akkretiert. Die Umlaufsperiode betrdgt lediglich 5.6
Tage. © ESA

Die massereichsten Sterne der MilchstraBBe

Wihrend man die Untergrenze der Masse eines Sterns sehr gut taxieren kann, ist das fiir die
Obergrenze nicht so einfach moglich. Das gilt sowohl fiir theoretische Vorhersagen anhand von
Sternmodellen als auch fiir Beobachtungen, denn extrem massive Sterne (z.B. >50M ) sind sehr

selten. Das hat mehrere Griinde. Ab ca. einer Sternmasse von 8 Sonnenmassen steigt die Leuchtkraft
schnell stark an, was mit einer immer kleiner werdenden Lebenserwartung des betreffenden Sterns
einhergeht. Die Zeit, die solche Sterne auf der Hauptreihe verbringen, liegt nur in der
GrofBenordnung von einigen wenigen Millionen Jahren (und darunter). Die Wahrscheinlichkeit, daf
man einen solchen massereichen Stern zu einem gegebenen Zeitpunkt beobachten kann, ist schon
allein aus diesem Grund nicht besonders groB3. Aulerdem ist die Entstehung massereicher Sterne, wie
man heute wei}, an besondere Bedingungen gekniipft (die Natur begiinstigt die Entstehung
massearmer Sterne), was man z.B. schon allein daraus erkennen kann, daf} sie besonders gehéuft in
speziellen kompakten Sternhaufen auftreten (,,Starburst-Cluster). Auch unterscheiden sich die
grundlegenden Mechanismen, die zur Entstehung eines massiven Sterns fiithren, von denen normaler,
massearmer Hauptreihensterne wie der Sonne.
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Andererseits bestimmen gerade massereiche Sterne aufgrund ihrer geringen Lebensdauer ganz
mafgeblich die chemische Entwicklung einer Galaxis. Alle Sterne mit einer Anfangsmasse, die ca.
30 M, iibersteigt, machen die gesamte thermonukleare Entwicklung durch und enden (ohne dabei in

ein Rote Riesen -Stadium wie gewohnliche Hauptreihensterne zu gelangen) schon nach kurzer Zeit (
10° a) zwangsliufig bei einer Supernovaexplosion. Dabei reichern sie das interstellare Medium mit

schweren Elementen wie z.B. Kohlenstoff und Sauerstoff an und dndern damit signifikant die
Elementehdufigkeiten. Auch alle Elemente, die jenseits von Eisen im Periodensystem stehen,
entstehen im Wesentlichen bei einem Supernovaausbruch.

Wihrend ihrer kurzen und intensiven Lebenszeit fallen massereiche Sterne durch eine extrem grof3e
Leuchtkraft (bis zum Millionenfachen der Sonnenleuchtkraft, ,,Luminous Blue Variable* - LBV’s)
sowie durch auBlergewohnlich starke stellare Winde (wie man sie z.B. bei Wolf-Rayet-Sterne

beobachtet) auf. Dabei erreichen sie absolute Helligkeiten von tiber —10™, was sie dariiber hinaus als
wichtige Entfernungsindikatoren fiir die extragalaktische Forschung qualifiziert.

Leuchtkraftstarke blaue Verdnderliche besitzen eine Masse, die bei ca. 50 Sonnenmassen beginnt
und nach neueren Untersuchungen vielleicht bei maximal 150 Sonnenmassen endet. Einer der
massereichsten Objekte dieser extremen Sternklasse ist der ,,Pistolenstern®, welcher erst 1990 nahe
dem Zentrum der Lichtstrae in einem Auslédufer des sehr kompakten und erst ca. 4 Millionen Jahre
alten ,,Quintuplet Cluster* entdeckt wurde. Der Name riihrt von der Form des Radiobildes des
Emissionsnebels her, in dem der Stern eingebettet ist. Er 146t sich nur im infraroten Spektralbereich
beobachten, da sein Licht durch vorgelagerte Gas- und Staubwolken stark geschwicht wird. Eine
detaillierte Untersuchung erfolgte 1997 mit dem NICMOS-Instrument des Hubble Space -Teleskops.
Dabei konnten folgende Sternparameter bestimmt werden (,,high luminosity model*, D.FIGER et al.
1998 ft.):

T

o M,, Leuchtkraft ~ Masse  Durchmesser Entfernung Alter

21000 K -13.3 1.58-10’ L, ~100 M, 300 D 7.7 kpc 1.7 -2.1 Mill. Jahre

Unter der Annahme, dafl der umgebende Nebel aus Material besteht, der durch den sehr intensiven
Sternwind von der Sternatmosphire abgeblasen wurde, kann man von einer Anfangsmasse des
Pistolensterns von bis zu 150 Sonnenmassen ausgehen (manche Autoren schitzen die Masse, die der
Stern bei seiner Entstehung besessen hat, sogar bis auf 200 Sonnenmassen). Die genauen
Mechanismen, die so massive Sterne aus interstellaren Gas entstehen lassen, sind erst in ihren
Grundziigen verstanden. Wahrscheinlich spielen dabei Zusammenstdf3e von Protosternen eine Rolle,
bei denen sich Sterne geringerer Masse zu einem Stern groler Masse vereinigen.

Besonders interessant bei der Frage, wie ,,schwer* Sterne werden konnen, sind die bereits erwihnten
»Starburst cluster®, von denen einige in der letzten Zeit genauer untersucht wurden. Sie sind in der
MilchstraB3e recht selten und obendrein noch im Bereich des galaktischen ,,Bulges* konzentriert, was
ihre Beobachtung zumindest erschwert. Ein besonders herausragendes Objekt ist der Arches-Cluster,
der extrem kompakt ist und durch aulergewohnlich viele Sterne oberhalb der 50 Sonnenmassen-
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Grenze auffillt (dagegen scheint es in diesem Haufen Sterne mit weniger als 10 M, nicht oder kaum
zu geben). Er befindet sich in einer Entfernung von ca. 25000 Lichtjahren und nur ca. 100 Lichtjahre
vom Zentral-Black hole der Milchstrale entfernt. Bemerkenswert ist wie bereits erwidhnt, seine
auBergewohnliche Kompaktheit. In seinem zentralen Bereich mit einem Durchmesser von lediglich 2
Lichtjahren tummeln sich mehr als 150 junge und sehr heifle Sterne mit Massen >20M . Das Alter
des Sternhaufens wird auf 2 bis 2.5 Millionen Jahre geschitzt. Er muf3 ziemlich schnell beim
Zusammenstol} zweier kompakter, sehr massereicher Gaswolken entstanden sein. Auffillig ist, das -
entgegen theoretischen Erwartungen - in diesem Haufen keine Sterne mit einer Masse von mehr als
130 (150) M, existieren. Da man diese Beobachtung auch bei anderen Starburst-Haufen (z.B. R136

in der Groen Magellanschen Wolke) gemacht hat nimmt man an, da es in der Natur eine
,.praktische® Obergrenze von Sternmassen gibt, die ungefihr bei 150 M, liegen diirfte.

Arches Cluster, aufgenommen mit dem NICMOS-Gerit des Hubble Space-Teleskops im infraroten
Spektralbereich © NASA
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Sternspektren

Die Entdeckung von GUSTAV KIRCHHOFF (1824-1887) und ROBERT BUNSEN (1811-1899), dafB
gliihende Gase verschiedener Stoffe ein unterschiedliches und fiir jeden Stoff charakteristisches
Linienspektrum zeigen, hat den Astronomen einen Weg erodffnet, etwas iiber den stofflichen Aufbau
und den physikalischen Zustand der Sterne zu erfahren.

Dal} das Spektrum der Sonne (was entsteht, wenn man Sonnenlicht zuerst durch einen diinnen Spalt
und dann durch ein Glasprisma leitet) rétselhafte dunkle Linien (Absorptionslinien) enthélt, hatten
bereits JOSEPH VON FRAUNHOFER (1787-1826) in Deutschland und ein Jahrzehnt davor WILLIAM
HYDE WOLLASTON (1766-1828) in England durch Versuche festgestellt. Eine plausible Erkldrung
dafiir konnten sie jedoch verstiandlicherweise nicht finden. So blieb es vorerst bei einer quantitativen
Beschreibung und bei einer Katalogisierung und Vermessung dieser spiter als Fraunhoferschen
Linien bezeichneten ,Liicken im Sonnenspektrum. Die Bezeichnungen, die Fraunhofer fiir
besonders auffillige Linien eingefiihrt hat, werden iibrigens noch heute verwendet. Beispiele dafiir
sind die H und K- Linie des einfach ionisierten Kalziums im blauen und die D-Linie (ein Dublett)
des Natriums im gelben Teil des Sonnenspektrums.

Nach den ersten Arbeiten von KIRCHHOFF und BUNSEN begannen sich zunehmend auch Astronomen
fiir Spektralapparate und ihre Adaption an ihre Fernrohre zu interessieren um zu sehen, ob sich
Sternspektren voneinander unterscheiden und ob man darin vielleicht sogar die gleichen Linien
wiederfindet, welche die beiden deutschen Physiker im Licht der von Metallsalzen gefirbten
Bunsenbrennerflammen beobachten konnten. Die ersten, wenn auch zaghaften Versuche in diese
Richtung stammen auch hier von JOSEPH FRAUNHOFER. Obwohl er nicht systematisch Sternspektren
untersuchte, fiihrte seine Beobachtung, daf sich die Spektren einzelner heller Sterne offensichtlich
stark voneinander unterscheiden, mit einer zeitlichen Verzogerung von einigen Jahrzehnten zu einer
systematischen Untersuchung von Sternspektren insbesondere durch HERRMANN CARL VOGEL
(1841-1907) in Kiel (spdter Potsdam) und ANGELO SECCHI (1818-1878) in Rom. Besonders Letzterer
gilt als wichtiger Wegbereiter der modernen Stellarspektroskopie. Von ihm stammt auch die erste,
rein phianomenologische Einteilung der Sternspektren in verschiedene Gruppen anhand der im
Spektroskop sichtbaren Absorptionslinien (1866). In diese Zeit fallen auch die ersten Uberlegungen,
inwieweit die Spektralsequenz eine Temperatursequenz darstellt und ob die beobachtete Diversitit
der Sterne nicht eine Folge unterschiedlicher physikalischer Bedingungen und ,,Lebensalter* ist. Die
besonders von KARL FRIEDRICH ZOLLNER (1834-1883) entwickelten Vorstellungen muten auch heute
noch durchaus modern an.

Da die physikalischen Prinzipien, die zur Entstehung der in den Spektren beobachteten Spektrallinien
fithren, noch nicht einmal ansatzweise bekannt waren, konzentrierten sich die Astronomen auf eine
immer detailliertere Klassifizierung der Sternspektren. Die Einfithrung der Fotografie in die
astronomische Praxis schaffte dafiir auch neues und besser vermefbares Datenmaterial. So entstand
innerhalb eines Jahrzehnts (beginnend etwa 1890) die noch heute gebriuchliche
Spektralklassifikation die man als Harvard-Klassifikation bezeichnet und in ihrer modernen Form im
folgenden niher erldutert werden soll. Diese Entwicklung ist mit den Namen ANNIE J. CANNON
(1863-1941), ANTONIA C. MAURY (1866-1952), WILLIAMINA FLEMING (1857-1911) und nicht zuletzt
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mit dem damaligen Direktor des Harvard-Observatoriums EDWARD CHARLES PICKERING (1846-
1919) verbunden.

Fast alle helleren Sterne besitzen eine Bezeichnung, die mit ,,HD* beginnt. Sie bezieht sich auf den
,Henry Draper Memorial Catalogue®, der 225.300 Sterne auflistet und auch umfangreiche
spektroskopische Daten enthélt. Er wurde zwischen 1918 und 1924 von ANNIE CANNON und ihren
Mitarbeitern zusammengestellt und herausgegeben und lieferte sehr viele statistische Informationen,
die fiir die spitere Interpretation der erweiterten Spektralklassifikation als Entwicklungssequenz von
grofler Bedeutung sein sollte (Hertzsprung-Russell-Diagramm).

Weitere wichtige Meilensteine in der Erforschung der Sternspektren vor der Ara der Quantenphysik
(die im Jahre 1900 mit der Ableitung der Gleichung zur Berechnung der spektralen Energiever-
teilung eines Schwarzen Strahlers durch MAX PLANCK (1858-1947) begann) sind (Auswabhl):

1860/61 Atlas des Sonnenspektrums (KIRCHHOFF, HOFMANN).

1863 W.HUGGINS konnte durch Beobachtungen an Sternspektren zeigen, dafl die Sterne aus den
gleichen Elementen bestehen wie die Erde

1864 W.HUGGINS beobachtet Emissionslinien in den Spektren bestimmter ,,Nebelflecke* (z.B.
Orionnebel)

1867 Entdeckung einer neuen Art von Sternen, die durch Emissionslinien auffallen, durch
C.J.E.WOLF und G.A.P RAYET. Sie werden spiter als Wolf-Rayet-Sterne bezeichnet.

1867 Qualitativer Nachweis des Dopplereffekts durch W.HUGGINS.

1868 Entdeckung einer neuen Emissionslinie im Spektrum der Sonnenkorona durch
P.J.JANSSEN. H.-W.RAMSEY postuliert darauthin ein neues Element (1895), das Helium
(,,Sonnenstoff*).

1871 Entdeckung der Linienverbreiterung, die durch die Rotation der Sonne verursacht wird
(H.C.VOGEL)

1872 Durch Verbesserung fotografischer Emulsionen gelingen zum ersten Mal Aufnahmen von
Sternspektren

1889 Entdeckung der spektroskopischen Doppelsterne durch H.C.VOGEL und E.C.PICKERING.

1890 Vermessung der Absorptionslinien des Sonnenspektrums durch H.A.ROWLAND in
Fortfithrung der Arbeiten von A.J.ANGSTROM.

1892 E.E.BARNARD erkennt anhand von spektroskopischen Befunden, daf Novaausbriiche
offensichtlich Sternexplosionen darstellen

1894 Die Pulsation des Sterns Delta Cephei wird von dem russischen Astronomen
A.A.BELOPOLSKY entdeckt.

1895 J.E.KEELER ermittelt spektroskopisch die Rotationsgeschwindigkeit der Saturnringe
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In den ersten Jahrzehnten des zwanzigsten Jahrhunderts wurden mit der Entwicklung der
Quantenmechanik die Grundlagen fiir das mikroskopische Verstiandnis der Emission und Absorption
von Licht in glilhenden Gasen gelegt und damit auch eine quantitative Analyse von Sternspektren
moglich. Ein wichtiger Ausgangspunkt war die Erkldrung der Serie von Absorptionslinien, die
WILLIAM HUGGINS im Spektrum der Wega gefunden hat und die spéter nach einem schweizerischen
Gymnasiallehrer als ,,Balmer-Serie* bezeichnet wurde, durch das noch recht primitive Bohrsche
Atommodell (NIELS BOHR, 1913). Dieses Modell wurde im Laufe der Zeit immer mehr verbessert
und bereits 1919 in dem umfangreichen Werk ,, Atombau und Spektrallinien® von ARNOLD
SOMMERFELD (1868-1951) allgemein bekanntgemacht. In gewissen Sinne war das ,,Sommerfeldsche
Atommodell*“ fiir die Astronomen wie geschaffen, da sie darin das Atom als kleines
,Planetensystem* samt den Keplerschen Gesetzen wiedererkennen konnten. Und es war erfolgreich.
Damit lieBen sich z.B. die Spektren von Alkalimetallen (1. Hauptgruppe im Periodensystem)
erkldren und man fand Antworten auf die Funktionsweise des Zeeman- und des Stark-Effekts. Aber
schnell zeigten sich auch die Unzuldnglichkeiten. Insbesondere machte die Interpretation der
maBgeblich von WERNER HEISENBERG (1901-1976) und ERWIN SCHRODINGER (1887-1961) sowie
NILS BOHR (1885-1962) entwickelten Quanten- (oder Wellen -) Mechanik Schwierigkeiten, wiahrend
die Anwendung dieser Theorie bei der Berechnung von mikrophysikalischen Problemstellungen
auBergewohnliche Erfolge zeitigte.

Fiir die Interpretation nicht nur von Sternspektren hat sich die von MEGHNAD SAHA (1893-1956)
Anfang der Zwanziger Jahre aufgestellte Saha-Gleichung bewihrt. Mit ihrer Hilfe war es moglich
geworden, auch quantitative Spektralanalyse zu betreiben, d.h. man konnte aus der Verteilung von
Spektrallinien in Sternspektren, die unterschiedlichen Anregungszustinden von Atomen entsprechen,
auf die physikalischen und chemischen Bedingungen in den Sternatmosphidren (also dort, wo sie
entstehen) schlieffen.

In Deutschland wurde dieses Gebiet in den dreifliger Jahren besonders von ALBRECHT UNSOLD
(1905-1995) und seinen Mitarbeitern an der Universitit Kiel ausgiebig bearbeitet.

Heute ist die astronomische Spektralanalyse ein etabliertes Forschungsinstrument, welches das
gesamte elektromagnetische Spektrum abdeckt. Thr verdankt man die wichtigsten Erkenntnisse iiber
kosmischen Objekte.

Welche Informationen kann man einem Sternspektrum entnehmen?

Alle Erkenntnisse iiber die Welt der Sterne verdanken wir der elektromagnetischen Strahlung, die sie
emittieren, absorbieren, reflektieren oder verdndern. Durch sorgfiltige Analyse dieser Strahlung und
ihrer Interpretation im Rahmen experimentell abgesicherter physikalischer Theorien lassen sich viele
Daten {iiber die ansonsten unerreichbaren Himmelskorper in Erfahrung bringen. Die kategorische
Aussage des Begriinders des Positivismus, AUGUSTE COMTE (1798-1857), dal} der Mensch niemals
sicheres Wissen iiber die chemische und mineralogische Beschaffenheit der Sterne in Erfahrung
bringen kann, hatte sich schon zu dessen Lebzeiten als falsch herausgestellt.

Ein Sternspektrum im optischen Wellenldngenbereich besteht gewohnlich aus einem mehr oder
weniger stark ausgeprigten Kontinuum, dem ,dunkle oder manchmal auch ,helle* Linien
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aufgeprigt sind. Die Position einer solchen Spektrallinie wird gewohnlich durch die Wellenldnge A
oder Frequenz v charakterisiert. Diese Wellenldnge kann sich aus verschiedenen Griinden etwas von
ihrer Laborwellenlidnge A, unterscheiden (z.B. wenn der Stern in bezug zur Erde eine radiale

Geschwindigkeitskomponente besitzt). Sie entspricht bekanntermaBlen gemidll der Beziehung
AE =hv mit ¢, = Av der Energiedifferenz zwischen zwei Anregungszustinden eines Atoms (oder

Molekiils) und ist damit ,,stoffabhingig“. In dem man die Wellenldangen der Linien in einem
Sternspektrum mit den Spektren von bekannten Stoffen, deren Spektren im Labor vermessen worden
sind, vergleicht, kann man etwas iiber die Elemente (bzw. Molekiile), aus denen Sterne bestehen,
erfahren. Die ,,Stirke* einer Linie (seine Halbwertsbreite) hingt dagegen von der Anzahl der Atome
ab, die im Fall einer Absorptionslinie am Absorptionsvorgang entlang der Sichtlinie beteiligt waren.

Welche Linien von den moglichen Anregungszustinden eines Atoms im Sternspektrum auftauchen,
hingt von den lokalen physikalischen Bedingungen in dem Bereich der Sternatmosphére ab, wo die
eigentliche Linienabsorption stattfindet. Das betrifft im Wesentlichen die Parameter Temperatur T
und Dichte p.

Ein erhohter Druck P fiihrt zu einer Veridnderung des Linienprofils (Druckverbreiterung) und die
Prisenz eines Magnetfeldes B zu einer Aufspaltung bestimmter Spektrallinien in mehrere
Einzelkomponenten (Zeeman-Effekt).

In der Abweichung AA=A-4, der Wellenldnge einer Spektrallinie verbergen sich u. a. wertvolle

Informationen iiber die Radialgeschwindigkeit eines Sterns, iiber seine Rotationsge-schwindigkeit
und iiber die radialen Geschwindigkeitskomponente von Massenfliissen in der Nihe der Sterns. Auch
Pulsationen, Sternwinde und das Abstofen von Materiehiillen (z.B. bei einem Novaausbruch)
verraten sich durch eine Dopplerverschiebung bestimmter Spektrallinien.

Durch eine aufwendige Auswertung von derartigen ,,Dopplerdaten‘ gelingt es sogar - zumindest fiir
bestimmte Typen junger, schnellrotierender Sterne (z.B. T-Tauri-Verdnderliche) - Strukturen in der
Sternatmosphire bildlich sichtbar zu machen. Dieses Verfahren, welches bereits Ende der Fiinfziger
Jahre des vorigen Jahrhunderts z.B. von A.J.DEUTSCH am Mount Palomar Observatorium
vorgeschlagen wurde, wird als Doppler-Imaging und manchmal auch als Doppler-Tomographie
bezeichnet.

Zuletzt soll nur noch das Analogon zur Helioseismologie, die Sternseismologie, erwihnt werden, die
auf der Auswertung sogenannter Dopplergramme beruht. Mit ihrer Hilfe konnen Astronomen heute
bei manchen Sternen sogar quasi in ihr tiefes Inneres ,,schauen*.
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Klassifikation der Sternspektren

Wie bereits erwédhnt, wurde der erste Versuch einer Einteilung der Sternspektren in verschiedene
Gruppen 1866 von ANGELO SECCHI vorgenommen. Diese Einteilung orientierte sich an hellen
Sternen, deren Spektrum man mit einem einfachen Okularspektroskop visuell beobachten konnte.
Natiirlich konnte man dabei nicht sonderlich viele Details sehen. Erst mit dem Aufkommen der
Fotografie lieBen sich mittels Objektivprismen Spektren in groBer Zahl - auch von schwicheren
Sternen - gewinnen.

E.C.PICKERING und A.J.CANNON verwendeteten urspriinglich die Intensitit der Linien der
Balmerserie, um die Spektren verschiedener Sterne in eine natiirliche Reihenfolge zu bringen. Sie
benannten die einzelnen Spektraltypen einfach mit lateinischen GroBbuchstaben und eine Ziffer
zwischen 0 und 9, um weitere Feinheiten beriicksichtigen zu konnen. A-Sterne hatten in dieser
Sequenz die stirksten Balmer-Linien, deren Auffélligkeit iiber B bis zu M kontinuierlich abnahm.
Spiter, als man erkannte, dal die natiirliche Spektralsequenz einer Temperatursequenz entspricht,
wurden einige Buchstaben entfernt sowie mehrfach eine Umsortierung vorgenommen, die dann
schlieBlich zu folgender Hauptsequenz gefiihrt hat:

(O-B)-(A-F-G)-(K-M)
ofrithe® , mittlere” ,spite* Spektraltypen

(in der Originalsequenz nach CANNON folgen noch R - N - S nach, woraus neben dem bekannten
Merkspruch (den der Leser sicherlich kennen wird) ein weiterer, mehr Godzilla-Fans ansprechender
Merkspruch ersonnen wurde: ,,Overseas broadcast: A flash! Godzilla kills Mothra! (Rodan named
successor. ).

Eine Erkldarung dafiir, warum bei O- und M-Sternen die Wasserstofflinien kaum auffallen, beim Typ
A und F aber das Spektrum weitgehend dominieren, wurde erst in den zwanziger Jahren des vorigen
Jahrhunderts mittels der Ionisationstheorie von MEGHNAD SAHA gefunden.

O-Sterne sind mit einer effektiven Temperatur zwischen 20000 K und 35000 K sehr hei3 und
erscheinen deshalb blau. Sie zeigen (dhnlich wie das Spektrum der heifen Chromosphére der Sonne)
Linien des ionisierten Heliums. M-Sterne am anderen Ende der Spektralsequenz sind dagegen so kalt
(T~3000 K), daB} sich in ihrer Atmosphére bereits Molekiile bilden konnen. Besonders auffillig sind
dabei die Titanoxid-Banden im roten Teil des Spektrums.

Die dezimale Subklassifikation wird nicht bei allen Spektraltypen vollstindig ausgenutzt. Bei den O-
Sternen beginnt z.B. die Klassifikation erst bei 5 (also O5) und bei den M-Sternen bei 6 (also M6).
Die Sonne besitzt in diesem Schema die Spektralklasse G2.

Spiter stellte man fest, dal die eindimensionale Harvardklassifikation nicht ausreicht, um Sterne
eindeutig zu Kklassifizieren. Sie ist im wesentlichen eine Klassifikation nach der effektiven
Temperatur. Nun ist es aber so, da} ein Riesenstern mit grofer abstrahlender Oberfldache durchaus
die gleiche effektive Temperatur besitzen kann wie ein Zwergstern mit kleiner Oberfldche. In der
Harvard-Klassifikation gehoren sie dann der gleichen Spektralklasse an, obwohl sie sich in der
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Energieabstrahlung (Leuchtkraft) und damit in ihrer absoluten Helligkeit um viele Grolenordnungen
unterscheiden. Um dieses Faktum mit zu beriicksichtigen, wurde 1943 von W.W.MORGAN,
F.C.KEENAN und E.KELLMANN die Harvardklassifikation um den Begriff der sogenannten
Leuchtkraftklassen erweitert. Dieses Klassifikationsschema wird als Yerkes- oder (nach ihren
Autoren) MKK- oder MK-Klassifikation bezeichnet und heute (mit einigen kleineren Anpassungen)
ausschlieBlich verwendet. Diese Ergidnzung der Harvard-Klassifikation mit den Leuchtkraftklassen
bezeichnet man auch als zweidimensionale Spektralklassifikation. Sie ist besonders fiir die
Aufdeckung von bestimmten Korrelationen (z.B. zwischen Farbe und Leuchtkraft) niitzlich, wie man
sie z.B. im Hertzsprung-Russel-Diagramm erkennen kann.

Leuchtkraftklassen

Die Leuchtkraft eines Sterns ist entsprechend (1.42) eine Funktion von dessen Radius R und der
effektiven Temperatur 7, , wobei die erste Variable fiir die Namensgebung ausschlag-gebend ist:

Leuchtkraftklasse Bezeichnung

0 Hyperriesen hypergiants
I Uberriesen supergiants
II Helle Riesen bright giants
I Riesen giants
v Unterreisen subgiants
\" Zwerge (Hauptreihensterne) dwarfs
VI Unterzwerge subdwarfs
VII Weille Zwerge white dwarfs

Um eine feinere Einteilung zu erreichen, werden die Leuchtkraftklassen I bis V bei Bedarf um die
Suffixe a, ab und b erweitert.

Die Bestimmung der Leuchtkraftklasse, zu der ein Stern gehort, ist diffizieler als die Bestimmung
seiner Spektralklasse. Insbesondere miissen Details bestimmter Spektrallinien zur Klassifizierung
herangezogen werden. Das Aussehen und das Profil von Spektrallinien hingt u. a. von den
Druckverhiltnissen in der betreffenden Sternatmosphire ab. Bei einer gegebenen Temperatur T
kommt es in einem dichten Plasma (entspricht einem hoheren Gasdruck P) zu mehr
ZusammenstoBen zwischen den Atomen als in einem weniger dichten Plasma. Das fiihrt dazu, daf}
Absorptionslinien, die ihren Ursprung in einer Region mit hohen Gasdruck haben, meist etwas
breiter sind als die gleichen Linien aus einer Region mit derselben Temperatur, aber geringerem
Druck. Dariiber hinaus gibt es signifikante Unterschiede im Ionisationsverhalten. Hoher Gasdruck
erschwert die thermische Ionisation so dal Riesensterne bei gleicher Temperatur oftmals Linien
hoherer lonisationsstufen zeigen als Zwergsterne gleicher effektiver Temperatur (in den
Photosphdren von Riesensternen herrscht ein geringerer Gasdruck als in den kompakten
Photosphéren von normalen Hauptreihensternen).

66



Sternspektren

Man kann diesen Sachverhalt (indem man gedanklich eine ,Parallelverschiebung® entlang der
Temperaturachse ausfiihrt) auch anders ausdriicken: Riesensterne mit dem gleichen Spektraltyp wie
Zwergsterne besitzen eine etwas geringere effektive Temperatur.

Die genaue Festlegung der Leuchtkraftklasse eines Sterns kann demnach nur durch eine sorgfiltige
Analyse spektraler Eigenheiten erfolgen, die oftmals erst bei hoherer Dispersion deutlicher sicht- und
meBbar werden. Heute verwendet man fiir diese Analyse genau festgelegte Paare von Spektrallinien,
die fiir jeden Spektralklassenbereich unterschiedlich sind. Auf einen Sachverhalt muf3 in diesem
Zusammenhang noch hingewiesen werden. Es ist nicht richtig, dal die Sterne einer
Leuchtkraftklasse alle ungefihr die gleiche Leuchtkraft besitzen. Wie noch gezeigt wird, 1468t sich
dieses Faktum recht deutlich am sogenannten Hertzsprung-Russel-Diagramm (und dort besonders
bei Hauptreihensternen) ablesen.

Spectra of AD stars

4000 B0 EO00 FO00 8OO0 5000 10000
Wavelength {Angstroms)
Vergleich von Spektren von AO-Sternen unterschiedlicher Leuchtkraftklasse.

Bei manchen Sternen wird neben der Leuchtkraftklasse noch ein weiteres Merkmal in Form eines
Suffix - abgekiirzt durch einen Kleinbuchstaben - angegeben. Es beschreibt gewisse Besonderheiten
im Spektrum, die ansonsten nicht offensichtlich wéren.
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Suffix Bedeutung
€ Emissionslinien emission lines

f bestimmte Emissionslinien-  certain O type emission
sterne vom Spektraltyp O line stars

irgendwelche Besonderheiten peculiar spectrum

n breite Linien broad lines

S scharfe Linien sharp lines

k mit interstellaren Linien interstellar lines present
m  Stern mit Metallinien metallic line star

v variables Spektrum variable

Manchmal findet man in der Literatur auch noch folgende Suffixe, obwohl sie genaugenommen
iiberfliissig sind: g = ,,giant”, d =, dwarf*, sd =,,subdwarf* und w = ,,white dwarf*.

~<— Surface temperature (K)

25,000 10,000 8000 6000 5000 4000 3000
106 I | I T -10

Luminous superg

104 Less luminous supe =3

Bright giants

—
[=1
T

[y

+5

Luminosity (Lg) —
Absolute magnitude

1072 +10

1074 +15

l 1 | |
O5BO A0 FO GO KO MO MS

Spectral type

Gebiete unterschiedlicher Leuchtkraftklassen im Hertzsprung-Russel-Diagramm
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Weille Zwergsterne

Eine spezielle Gruppe bilden die Weillen Zwergsterne. Sie lassen sich nicht ohne weiteres in die
Standard-Spektralsequenz einordnen weshalb man fiir sie den eigenen Spektraltyp D (von
,degenerate*) eingefiihrt hat. Der Grund liegt in ihrem physikalischen Zustand. Sie stellen den
stabilen Endzustand massearmer Sterne dar, die nur noch Restwédrme emittieren und dabei langsam
auskiihlen. Typische Vertreter dieser Gruppe haben eine Masse von ungefidhr einer halben
Sonnenmasse und ihr Durchmesser ist mit dem Durchmesser der Erde vergleichbar. Fiir die Stabilitiit
sorgt ein entartetes Elektronengas, welches einen endgiiltigen Gravitationskollaps dauerhaft
verhindert. Aullen herum befindet sich eine dichte, nichtentartete Atmosphdre. Thre chemische
Zusammensetzung bestimmt im Wesentlichen das Aussehen des Spektrums. Die dazugehorigen
spektralen Merkmale werden durch einen zweiten Buchstaben gekennzeichnet.

Typ Merkmale
DA Balmerlinien des Wasserstoffs dominieren das Spektrum (dhnlich A-Sterne)
DB Linien des neutralen Heliums (He 1) dominieren das Spektrum

DO Linien des ionisierten Heliums erscheinen am stirksten, aber auch He I und / oder

Wasserstofflinien sind sichtbar

DZ Linien ionisierter Metalle dominieren das Spektrum. Gewdohnlich ist die Linie des

einfach ionisierten Kalziums am Auffalligsten
DQ besonders im UV-Bereich des Spektrums treten Kohlenstofflinien in Erscheinung

DX  Spektrum mit nicht ndher identifizierbaren Merkmal, wahrscheinlich durch ein

starkes Magnetfeld verursacht

Eine Zahl zwischen 0 und 9 als Suffix hinter dieser Kennzeichnung beschreibt die effektive
Temperatur des WeiBlen Zwergsterns und wird als Temperaturindex bezeichnet. Er wurde
folgendermalen festgelegt:

T> 50400 K n=0

50400 K
n=trunc| round| ————
Ty

Weitere Kennzeichen beziehen sich auf Besonderheiten wie Polarisation, Veridnderlichkeit sowie
anderen, allgemein als peculiar bezeichnete Merkmale.

Der Begleiter des Sirius, Sirius B, ist z.B. vom Typ DA2 und Prokyon B vom Typ DA4.
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Spektralklassen

In den folgenden Abschnitte werden die Spektralklassen der MK- Hauptsequenz im Einzelnen
anhand ihrer typischen Merkmale vorgestellt. Dabei wird im Wesentlichen nur der optische
Wellenldngenbereich zwischen ca. 380 nm und 780 nm beriicksichtigt.

O -Sterne
1 1 1 1 1 1 ! 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1 1 1 1 1 ] 1 1 i 1 1 1 1 1
400 450 500 580 600 650

Die O-Sterne stehen an der Spitze der Skala der effektiven Sterntemperaturen. Sie sind extrem heil3
(bis ca. 50500 K bei O3), massereich (>20 M ), sehr hell (M, , =—12.1 (!) bei HD 93129A) und

auch - im Vergleich zu anderen Sternen - sehr selten (es gibt nur 17 Vertreter mit einer scheinbaren

Helligkeit groBer als +5™). Die Farbe dieser Sterne ist auffillig weill bis blauweil3. Thre Spektren
zeigen typische Hell - (bei Spektraltypen frither als OS5, Ionisationspotential 24 eV) und Hel -
Absorptionen sowie eine ganze Anzahl weiterer Linien hoch ionisierter Atome (z.B. SilV (408.9
nm), NIII (463.4, 464.0 nm, in Emission), CIII (406.8, 464.7, 455.1 nm), OII, OIII). Aufgrund der
hohen Temperaturen sind die Wasserstofflinien der Balmer-Serie nur schwach ausgeprigt. Oft findet
man Emissionslinien im Spektrum (Typ Oe, wenn die Balmerlinien des Wasserstoffs in Emission
erscheinen; Typ Of, wenn NIII und Hell gemeinsam als Emissionslinien in Erscheinung treten), die
manchmal von genauso starken Absorptionslinien begleitet werden (besonders gut zu beobachten in
UV-Spektren von O-Sternen der Leuchtkraftklasse I). Es handelt sich dabei um sogenannten P-
Cygni-Profile, welche die Pridsenz von sehr starken Sternwinden anzeigen. Bei O-Sternen der
Leuchtkraftklasse V treten dagegen Effekte, die durch Sternwinde hervorgerufen werden, kaum oder
zumindest weniger stark in Erscheinung.

Zur Bestimmung der Zugehorigkeit zu einer Unterklasse von O-Sternen verwendet man
hauptsichlich das Verhéltnis der Helium-Linie Hell (454.1 nm) zu Hel (447.1 nm). Dabei wird die
Beobachtung ausgenutzt, dafl die Linie des einfach ionisierten Heliums mit steigender Temperatur
immer stirker wird wéahrend im gleichen Malle die benachbarte Linie des neutralen Heliums
kontinuierlich abnimmt.

Besonders auffillig sind O-Sterne im UV-Bereich, in dem sie den groBiten Teil ihrer
Kontinuumsstrahlung emittieren. Diese Strahlung ist in der Lage, neutralen interstellaren Wasserstoff
grofrdumig zu ionisieren (HII-Gebiete). Deshalb sind O-Sterne haufig mit Emissionsnebeln liiert.
Ein bekanntes Beispiel ist der groe Orionnebel, dessen Emission zu einem grofen Teil von dem

Stern ®' OriC (Spektraltyp 06, der Hellste der vier Trapezsterne) angeregt wird. Im Bereich dieses

Nebel findet man noch weitere O- und B-Sterne, die eine lockere Ansammlung bilden, die man als
OB-Assoziation bezeichnet (z.B. Ori OB 2).

Die beste Zeit um auf der nordlichen Erdhalbkugel einige der wenigen helleren O-Sterne zu
beobachten, ist das Winterhalbjahr. Der rechte () und der linke ({ ) Giirtelstern des Orions gehoren

dieser Spektralklasse an.
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Stern  Name Typ m, B-V V-1 y [km/s] Lin L, Entf. [pc]

rot

0O0ri  Mintaka 09.511 2.25 -0.18 -0.21 ~ 150 ~ 280
{Ori  Alnitak 09.5Ib 1.74 -0.20 -0.18 ~ 140 30000 ~ 250
¢ Pup Naos OSIaf 2.21 -0.27 -0.22 ~210 21000 ~ 429
¢ Oph Han 09.5V 254 +0.04 +0.10 68000 ~ 150
B -Sterne
L 1 1 1 1 i L 1 1 L 1 1 1 1 1 L 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1
400 450 500 550 600 650

400 450 500 5850 600 650

Dort wo Sterne vom Spektraltyp O zu finden sind, findet man oft noch viel mehr Sterne der
Spektralklasse B. Beide Typen bilden meist lockere Ansammlungen extrem leuchtkriftiger blauer
Sterne, die man als OB-Assoziationen bezeichnet und die bei Spiralgalaxien zusammen mit den
Emissionsnebeln, deren Leuchten sie anregen, die hellen Spiralarme auf den schwachen Untergrund
der leuchtkraftschwachen Sterne der galaktischen Scheibe zeichnen.

Im Unterschied zu den Spektren der O-Sterne findet man zwar Hel-Linien im Spektrum (sie
erreichen ihre maximale Stirke beim Typ B2), aber die Anregungsbedingungen reichen nicht mehr
aus, um auch deutliche Hell-Linien zu erzeugen. Die heiflesten Sterne dieser Gruppe haben eine
effektive Temperatur von ca. 30000 K (B0), die kiihlsten ca. 10000 K (B9). Metallinien sind kaum
zu finden mit Ausnahme von hohen Ionisationsstufen von Silizium, Sauerstoff oder Kohlenstoff (zur
Erinnerung, in der Astronomie werden alle Elemente schwerer als Helium ganz allgemein als
,Metalle* bezeichnet). Da sich mit abnehmender Temperatur die Bedingungen fiir die Ausbildung
von Wasserstoffabsorptionslinien in der Sternatmosphire immer mehr verbessern, beobachtet man
von B0 bis B9 eine kontinuierliche Verstirkung der Balmer-Linien.

Die temperaturabhingigen Unterklassen werden, wie bei den anderen Spektraltypen auch, iiber das
Verhiltnis bestimmter Linienpaare festgelegt. Bei den frithen Klassen sind das z.B. Silll (455.2 nm)
zu SilV (408.9 nm) oder (ab B2) Sill (412.8 nm) zu Hel (412.1 nm). Fiir die Festlegung spiter
Klassen (ab B8) wird oft das Verhiltnis der MgII (448.1 nm) zu Hel (447.1 nm) herangezogen.

Bei entsprechender spektraler Auflosung sind auch Leuchtkrafteffekte in den Spektren nachweisbar.
So ist z.B. die verbotene Linie bei 4=4469 nm (Hel) nur bei Sternen um den Spektraltyp B3 der
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Leuchtkraftklasse V vorhanden. Ein weiteres oft verwendetes Leuchtkraftkriterium stellt die Stirke
(Aquivalentbreite) der Balmerlinien des Wasserstoffs dar, die mit der absoluten Helligkeit eines B-
Sterns korrespondieren. Dariiber hinaus gibt es zur Festlegung der Leuchtkraftklasse eine ganze
Anzahl weiterer geeigneter Indikatoren. Das sind z.B. Spektrallinien, deren Verhiltnis der
Aquivalentbreiten zueinander (z.B. NII (399.5 nm) zu Hell (400.9 nm) bei BO bis B1-Sternen) fiir
die Klassifizierung ausschlaggebend ist.

Einige der helleren Sterne des Nachthimmels sind B-Sterne. Dazu gehdren der hellste Stern im
Sternbild Lowe, Regulus und der hellste Stern im Sternbild Jungfrau, Spica. Unter den 100 scheinbar
hellsten Sternen des Nachthimmels gibt es allein 33 B-Sterne. Das ist jedoch nicht ihrer ,,wahren*
Haufigkeit geschuldet, sondern eher ihrer enormen Leuchtkraft. Bezogen auf die gesamte Population
der Sterne sind sie, dhnlich wie die O-Sterne, eher selten. Unter den 100 sonnennichsten Sterne gibt
es nicht einmal einen O- oder B-Stern.

Fiir den ,,Feldstecherastronomen bieten sich drei Stellen am Himmel an, wo auffillig viele B-Sterne
ihre Pracht entfalten: der Sternhaufen der Plejaden (alle mit freien Augen sichtbaren Sterne sind vom
Spektraltyp B), das Gebiet um die Giirtelsterne und um die Schwertsterne im Orion sowie die OB-
Assoziation um & Per im Sternbild Perseus.

Die Massen der B-Sterne liegen zwischen 3 und 20 M und die Leuchtkraft zwischen ca. 50 und
300000 L, . Ihre Lebensdauer ist aufgrund ihrer groBen Masse im relativ gering. Sie verabschieden

sich bereits nach wenigen Millionen Jahren von ihrem Sternendasein - genauso wie die O-Sterne -
mit einer katastrophalen Supernovaexplosion. Am Ende bleibt entweder ein Neutronenstern oder ein
Schwarzes Loch {ibrig.

Stern Name Typ m, B-V V-1 Lin[L  Entf. [pc]
aAnd  Alpheratz B9 2.07 -0.04 -0.10 110 30
yCas  Cih BOIV  2.15 -0.05 -0.02

a Eri Achernar B3vp 045 -0.16 -0.17 1300 44
P Per  Algol B8V  2.09 -0.03 +0.02 170 28
pBOri  Rigel B8la 0.18 -0.03 +0.03 40000 236
yOri  Bellatrix B2l 1.64 -0.22 -0.22 1000 75
pBTau  El Nath B7I  1.65 -0.13 -0.02 300 40
EOri Alnilam BOla 1.69 -0.18 -0.16 250000 410
kOri  Saiph B0.5I 2.07 -0.17 -0.14 6000 220
S CMa Mirzam BIII-IIT 1.98 -0.24 -0.24 3200 153
£ECMa Adhara B2II 1.50 -0.21 -0.20 9000 132
nCMa  Aludra B5la 245 -0.08 +0.01 10000 981
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Stern Name Typ m, B-V V-1 Lin[L  Entf. [pc]
KVel B2IV 247 -0.14 -0.17 165
aLeo  Regulus B7v 136 -0.09 -0.10 140 24
yCrv  Gienah B8II 2.58 -0.11 -0.10 200 51
aCru  Acrux B0.5SIV  0.77 -0.24 -0.26 98
B Cru  Mimosa BO.SII 1.25 -0.24 -0.27 3200 108
aVir Spica B1V 098 -0.24 -0.25 1760 80
ECen B1III 229 -0.17 -0.23

nUMa  Alcaid B3V 185 -0.10 -0.08 4300 31
¢ Cen B2.5IV. 2.55 -0.18 -0.18

PCen  Agena BIIII 0.61 -0.23 -0.25 13000 161
nCen B1Vn 233 -0.16 -0.17

aLup  Kakkab B1.5III 2.30 -0.15 -0.21

0Sco  Dzuba B0.2IV 229 -0.12 -0.09 1600 123
PBSco  Acrab B0.5V 256 -0.06 -0.04 3000 160
ASco  Shaula B1.5IV 1.62 -0.23 -0.24 215
kSco  Girtab B1.51I 239 -0.17 -0.22 140
£Sgr  Kaus Australis B9.5SIIT 1.79 -0.03 +0.01 320 44
o Sgr  Nunki B2.5vVv  2.05 -0.13 -0.13 680 69
a Pav  Peacock B2IV 194 -0.12 -0.10 450 56
aGru Al Na’'ir B7IV.  1.73 -0.07 -0.05 170 31
aPeg  Markab BO.SIII 2.49 -0.03 +0.00 160 43

Der Stern Sanduleak -69°202 in der GroBen Magellanschen Wolke hatte urspriinglich den
Spektraltyp B3Iab. Er explodierte als Supernova 1987A.

73



Beobachtungsgrofien von Sternen

A -Sterne
I 1 1 1 1 L 1 1 1 I 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1
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A0
L 1 1 1 1 i L 1 1 L | 1 1 1 1 1 L 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1
400 450 500 550 600 650
AS

Schon mit einem einfachen Okularspektroskop an einem kleinen Fernrohr kann man im Spektrum
der Wega («a Lyr) sehr schon die auffillig intensiven Wasserstoffabsorptionslinien der Balmer-Serie

sehen. Aus diesem Grund standen die ,,A“-Sterne auch urspriinglich einmal am Anfang der
Spektralsequenz. Spiter, als man erkannte, dal die Spektralklassen eine Funktion der effektiven
Temperatur sind, hat man sie im AnschluB3 an die B-Sterne an die dritte Position verschoben. A-
Sterne unterscheiden sich von den B-Sternen am Fehlen von Hel-Linien. Dafiir erreichen die
Balmerlinien ein Maximum in ihrer Ausprigung. Anhand ihrer Stirke und der Stidrke der K-Linie des
einfach ionisierenden Kalziums lassen sich die Subtypen unterscheiden.

Typ H, Hy, H, K Fe (404.5nm) Srll

A0 090 1.22 1.36 0.03 0.01 0.01
A3 093 141 170 0.21 0.01
A5 0.85 130 1.55 0.35 0.02
A7 0.66 1.09 1.30 045 0.02
FO 055 0.70 0.80 0.65 0.03 0.02

Aquivalentweiten (in nm) einiger wichtiger Linien zur Klassifizierung von A-Sternen (nach
JASCHEK, 1990)

Das Maximum der Balmerlinien wird ungefihr beim Spektraltyp A2 erreicht. Danach nimmt ihre
Stéarke langsam ab und zwar in dem Malle wie die H- (396.8 nm) und K-Linie (393.3 nm) des einfach
ionisierten Kalziums (Call) zunehmen.

Zur Bestimmung der Leuchtkraftklasse zieht man bei A-Sternen sowohl das Profil der
Wasserstoffabsorptionen als auch das Verhiltnis der Linien verschiedener neutraler und ionisierter
Elemente heran. So sind die Flanken der Wasserstofflinien von Uberriesen deutlich steiler als bei
Hauptreihensternen. Die Unterscheidung der Leuchtkraftklassen III, IV und V ist dagegen
schwieriger. Hier niitzen die Profile der Wasserstofflinien oftmals nicht weiter. Man muf} deshalb
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Leuchtkrafteffekte anderer Linien (z.B. von Srll, Fel, Fell, Till oder Mgll) ausnutzen, um die
betreffenden Sterne richtig zu klassifizieren.

H9 3838 HE 3889  He 3970 Ho 4101 Hy 4340 Hp 4861

CallK&H

Spektren von AO-Sternen unterschiedlicher Leuchtkraftklasse.

Detaillierte Untersuchungen zeigen, da3 A-Sterne immer noch eine hohe (wenn auch etwas geringere
als bei O- und B-Sterne) Rotationsgeschwindigkeit aufweisen. Dabei rotieren Hauptreihensterne
diesen Spektraltyps im Mittel deutlich schneller als Riesensterne.

Die Massen der A-Sterne liegen zwischen 2 und 4 M (Hauptreihen- und Riesensterne) bzw. 12 bis

16 M (Uberriesen). Entsprechend stark variieren auch die Leuchtkriifte:

Typ  T,[Kl L

©
AOV 9520 54
A5V 8200 14
FOV 7200 6.5
AOII 10100 106
Folr 7150 20
A0l 9730 3.5.10°

FOI 7700  32.10*
(nach Landolt-Bornstein VI/2b)

Unter den 100 sonnennéchsten Sternen gibt es lediglich 2 vom Spektraltyp A (@ CMa, o Agl), was

auf ihre relative Seltenheit in der Sonnenumgebung hinweist. Unter den scheinbar hundert hellsten
Sternen am Himmel sind sie dagegen mit 21 Exemplaren sehr gut vertreten. Das ist allein ihrer
groBen Leuchtkraft geschuldet. Insbesondere sind hier Uberriesensterne wie Deneb (@ Cyg) zu

erwihnen, der trotz einer Entfernung von ca. 500-900 pc mit +1.25"™ (M, =—7.2") zu einem der

hellsten Sterne am Himmel gehort.

75



Beobachtungsgrofien von Sternen

Typ Ta b I I V
A0 -72 -52 -3.0 0.0 0.65
A2 72 -52 29 03 1.3
A5 72 51 28 0.7 195
FO -72 -5.1 25 15 27

Visuelle Absolute Helligkeit fiir A-Sterne unterschiedlicher Leuchtkraftklasse © JASCHEK, 1990

Stern ~ Name Typ m, B-V V-1 LinL  Entf [pc]
S Aur  Menkalinan A2V 1.90 +0.08 +0.05 95 25
yGem  Alhena AOIV 193 +0.00 +0.04 160 32
oCMa  Sirius A A1V -144 +0.01 -0.02 26 2.6
o Gem  Castor A2V 158 +40.03 +0.05 15
pCar Miaplacidus  A2IV  1.67 +0.07 +0.02 210 34
TCar  Scutulum A8Ib 221 +40.19 +0.28 215
BUMa Merak A1V 234 +0.03 +0.02 69 243
0Leo  Zosma A4V 256 +0.13 +0.12 23 17.7
B Leo  Denebola A3V 214 +0.09 +0.10 12 11
yUMa Phecda AOV 241 +0.04 +0.06 72 25.5
yCen  Muhlifain AllV 220 -0.02 -0.01 95 40
EUMa Alioth AOp 1.76  -0.02 -0.04 108 25
¢UMa Mizar A2V 223 +0.06 +0.07 24
aCrB  Alphecca AOV 222 +0.03 +0.05 67 23
nOph  Sabik A25Va 243 +0.06 +0.06 71 26
aOph  Ras-Alhague ASIII  2.08 +0.16 +0.17 25 14.4
aLyr Wega AOV ~ 0.03 +0.00 -0.01 54 7.7
aAgql  Atair A7IV-V  0.76 +0.22 +0.27 11 5
aCyg  Deneb A2la 125 +0.09 +0.16 160000 800
aCep  Alderamin  A7IV-V 245 +0.26 +0.26 18 15
o PsA  Fomalhaut A3V 117 +40.14 +0.16 16 7.7
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Die gegeniiber spiteren Spektralklassen ,linienarme* Spektralklasse A neigt dazu, Spektren
hervorzubringen, die irgendwie ,,peculiar® sind (Ap-Sterne) und deshalb in die Unterklassifikation
nicht so recht hineinpassen. Die wichtigsten dieser ,,peculiaren* Klassen sind:

Am:

,Metalliniensterne®, scharfe (langsame Rotation) Metallinien in groer Zahl; Intensitdt der K-Linie
(Call) korrespondiert nicht mit der Stirke der Balmerlinien; fallen in den Spektralbereich von A5
bis F2

Ae:
A-Sterne mit Emissionslinien (Wasserstoff, oft H,, manchmal H ﬁ)
Unter den verdnderlichen Sternen sind folgende Typen in der Spektralklasse A vertreten:

RR Lyrae Sterne

variables Spektrum zwischen A7 bis F5, Pulsationsverinderliche

O -Scuti-Sterne

AO bis F4, Pulsationsverianderliche
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F -Sterne
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Mit dem Typ ,,F*“ beginnen die mittleren Spektralklassen F und G, deren Vertreter der Leucht-
kraftklasse V manchmal auch als ,sonnendhnliche Sterne“ bezeichnet werden. Das
Hauptcharakteristikum ihrer Spektren sind die H- und K-Linie des einfach ionisierten Kalzium bei
den Wellenldngen 396.8 nm und 393.3 nm. Thre Stirke nimmt mit fallender effektiver Temperatur
immer mehr zu wobei sie die langsam schwicher werdenden Balmerlinien schnell iiberholen um
schlieBlich (ab dem Spektraltyp F5) das Spektrum zu dominieren. Gleichzeitig nimmt auch die
Anzahl von schwachen Metallinien immer mehr zu und ungefihr beim Spektraltyp F3 taucht bereits
bei manchen Sternen das sogenannte G-Band auf (~430 nm), welches von CH-Molekiilen herriihrt.

Zur Bestimmung der Unterklassen werden Linienverhiltnisse von Absorptionslinien neutraler bzw.
einfach ionisierter Metalle herangezogen. Sie erlauben auch die Bestimmung der Leuchtkraftklasse.
Insbesondere die Halbwertsbreite der Srll-Linie wichst mit steigender Leuchtkraft an, so daf} z.B.
das Verhiltnis SrIl (407.7 nm) zu Fel (404.5 nm) ein guter Leuchtkraftindikator ist. AuBerdem
zeigen die Spektren von Uberriesensternen bei hoher Auflosung eine mehr oder weniger starke
Verschmierung einzelner Spektrallinien aufgrund turbulenter Gasbewegungen in der
Sternatmosphére.

Am Anschlufl an die Ap-Sterne gibt es auch unter den F-Sternen eine ganze Anzahl mit peculiaren
Spektralmerkmalen. Beispielsweise beobachtet man einige Objekte, wo im Kern der H- und K-Linie
(Call) Emissionslinienkomponenten auftreten. Man vermutet, dal es sich hier um einen
Alterungseffekt handelt. Jiingere Sterne weisen diese Merkmal offensichtlich hiufiger auf als dltere.
Physikalisch hdngt es mit der Prisenz von ausgedehnten, heilen Chromosphiren zusammen. Auf
einen sehr interessanten Effekt machten 1957 OLIN C. WILSON und MENALI K. VAINU BAPPU (1927-
1982) aufmerksam. Sie fanden einen iiberraschenden Zusammenhang zwischen der Breite des
Emissionskerns in der Call K-Linie und der absoluten visuellen Helligkeit des betreffenden Sterns.
Durch eine Eichung dieser Beziehung gelang es Relationen abzuleiten, die eine spektroskopische
Bestimmung der absoluten Helligkeit (und damit der Entfernung) von Sternen mit derartigen
Spektralmerkmalen ermoglichte. Insbesondere bei Sternen spdten Spektraltyps (z.B. K) wird die
Wilson-Bappo-Relation gern als Entfernungs- und Leuchtkraftindikator verwendet.

Eine besonders interessante und wichtige Gruppe von verinderlichen Sternen, deren Spektren vom
Typ FO bis etwa K5 reichen, sind die ¢ -Cepheiden. Im Helligkeitsmaximum beobachtet man eine
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Spektralklasse im Bereich zwischen FO und GO, im Minimum zwischen F5 und K5 wobei die
Anderung bis maximal 1.5 ,,Spektralklassen** betragen kann. Dieser Effekt ist der Ausdruck einer
durch die Pulsation verursachten periodischen Anderung der -effektiven Temperatur der
Sternatmosphire. Als Uberriesen der Leuchtkraftklasse I und mit einer Masse im Bereich zwischen 5
und 15 Sonnenmassen gehoren Sie zu den leuchtkraftstirksten Sternen im Kosmos. Sie sind
ausgesprochene Seltenheiten unter der Sternbevolkerung. Man kann sie aber aufgrund ihrer enormen
Leuchtkraft noch in groBer Entfernung sehen. Da es bei ihnen einen sehr stabilen Zusammenhang
zwischen der absoluten Helligkeit und der Lichtwechselperiode gibt, gehoren sie zu den wichtigsten

Entfernungsindikatoren in der extragalaktischen Astronomie.

I
FG0 Ao

I
4200

I I
LNy 4a00

Normalisiertes Spektrum von £ Cas, Typ F2IV ; unten zum Vergleich S Leo, Typ A3V

I
FT00 LAwlele]

2000

I I
iy a0

Der Polarstern ist iibrigens ein ¢ -Cepheide, der gerade seine Pulsationen eingestellt hat.

Stern Name Typ m,

P Cas  Caph F2III-IV  2.07
aUMi Polarstern F7Ib-IIlv  1.97
o Per  Mirfak F5Ib 1.79
aLep  Arneb FOIb 2.58

B-V
-0.04
+0.64
+0.48
+0.21

V-1
-0.10
+0.70
+0.63
+0.32
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Stern Name Typ m, B-V V-1 LinL  Entf [pc]
aCar  Canopus FOIb  -0.62 +0.16 +0.23 96
0CMa Wezen F8la 1.83 +0.70 +0.67 50000 550
aCMi Procyon  F5IV-V 040 +0.43 +0.05 7.7 3.5
aUMa Dubhe F7V 1.81 +1.06 +1.03 300 38
®Sco  Sargas F1II 1.86 +0.41 +0.02 960 50
yCyg  Sadir F8Ib  2.14 +0.67 +0.65 230

Unter den 100 hellsten Sternen am Nachthimmel gibt es 10 F-Sterne, wobei es sich dabei zum
groBten Teil um extrem leuchtkriftige Uberriesen handelt. Unter den 100 sonnennichsten Sternen ist
dagegen nur Procyon mit einer Entfernung von 11.2 Lichtjahren vertreten.

G -Sterne

TR T 1 L ! L L I 1 L I I L L L I I I L I 1 L I |
400 450 500 580

1 i 1
600 850

GO

TR T 1 L ! L L I 1 L I I L L L I I I L I 1 L I |
400 450 500 580

650
G5

Der bekannteste G-Stern ist bei uns nur tagsiiber zu sehen. Es handelt sich dabei um einen G2-
Hauptreihenstern mit den leicht zu merkenden Parametern: Masse = 1M, Leuchtkraft = 1L,

Radius = 1 R . Sein Spektrum nennt man schlicht und einfach Sonnenspektrum.

Wihrend man auf der Sonne - auch spektroskopisch - lokale Strukturen auflosen kann (z.B.
Sonnenflecke), ist das bei weit entfernten Sternen i.A. nicht méglich.

G-Sterne enthalten in ihren Spektren eine riesige Zahl von Absorptionslinien neutraler Metallatome.
Wihrend am Anfang der Sequenz die H- und K-Linie des einfach ionisierten Kalziums den
kurzwelligen Teil dominiert und auch die Wasserstofflinien der Balmerserie noch sichtbar sind,
nehmen ihre Linienstirke zu spéteren Spektraltypen immer mehr ab. Bei G5 werden bereits die
Linien des neutralen Eisens stidrker als die Balmer-Linien. Dariiber hinaus werden in den Spektren
die durch CH und CN-Radikalen verursachten Molekiilbanden sichtbar. Hier ist besonders die G-
Bande (CH) von Bedeutung, durch dessen Prisenz auch die grobe Klassifizierung von

Objektivprismenspektren geringer Dispersion gelingt. Sie erreicht ihre maximale Ausprigung beim
Typ GS5.
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Unterklassen und Leuchtkraftklassen werden hier - dhnlich wie bei den anderen Spektralklassen auch
- durch Vergleich verschiedener Linienpaare bestimmt. Insbesondere bei der Unterscheidung der
Leuchtkraftklassen sind die bereits erwidhnten Molekiilbanden von Bedeutung. Wenn z.B. der
Intensititseinbruch bei 421.5 nm (verursacht durch die CN-Bande) mefbar ist, muf} es sich um einen
,.spiten* Riesen- oder Uberriesenstern handeln.

Bei hochaufgelosten Spektren kann auch der Wilson-Bappu-Effekt zur Unterscheidung, ob es sich
um einen Riesen- oder Zwergstern handelt, herangezogen werden.

I I I I I I
3300 400 4200 4400 a0 4300 000

Spektrum von & Cen A, einem fast-Zwilling unserer Sonne (G2V, 1.1 M, 1.23R_, 1.57L)

Unter den 100 hellsten Sternen gibt es 3 (4*) G-Sterne und unter den 100 nédchsten Sternen findet
man auch nur 9 Exemplare dieser Spektralklasse. Damit gehoren G-Sterne auch nicht gerade zu den
besonders hdufigen Bewohnern unserer Milchstral3e.

Stern Name Typ m, B-V V-1 LinL  Entf [pc]
B Hyi G22IV  2.82 +0.62 +0.68
aCen A Rigil Kent G2V -0.01 +0.71 +0.69

o Aur Capella*  GS5II 0.08 +0.80 +0.83 78 13
(*) Capella ist ein Doppelstern aus jeweils einem GSIII und GOIII-Stern

Stern Typ m, B-V Lin L, Entf [pc]
7 Cet G8Vp 3.49 +0.73
nCas G3V 346 +0.59
eEri G8V 426 +0.71
0 Pav G8V 355 +0.75
& Boo G8Ve 4.54 +0.72

BD+1196 G8II 5.74 +0.99
18 Sco GlvV 550 +0.65 1.05 14
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Nach neueren Untersuchungen ist der Stern 18 Sco ein Stern, der in seinen Parametern der Sonne am
meisten dhnelt. Er befindet sich in einer Entfernung von lediglich 45.7 Lichtjahren. Ahnlich wie bei
der Sonne konnte bei diesem Stern ein mehrjdhriger Aktivititszyklus nachgewiesen werden (ca. 13
Jahre?), der aber stirker ausgeprigt ist.

Ausschnitt aus dem kurzwelligen Bereich des Sonnenspektrum
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K -Sterne
L | 1 I 1 1 i L 1 1 L | 1 I I 1 1 1 L i I | i 1 i 1 1 | L 1
400 450 500 550 600 850
KO
L | 1 1 1 L 1 1 L | 1 1 1 1 L L 1 ] | 1 } 1 1 1 L 1
400 450 500 580 €00 650
K5

Mit der Spektralklasse K gelangen wir in den Bereich der ,kiithlen* Sterne, wo die Bedingungen zur
Ausbildung von einfachen Molekiilen in der Sternatmosphidre immer besser werden. Der
Temperaturbereich, der von den Klassen KO bis MO iiberdeckt wird, verlduft von 5100 K bis 3600 K.
Deshalb erstrahlen sie auch in einem gelblich orangenen Licht wie z.B. der hellste Stern des
Frithlingshimmels, Arktur, im Sternbild Bootes. Die meisten Linien im Spektrum lassen sich
neutralen Metallen zuordnen, die oftmals stirker sind als die noch vorhandenen Wasserstofflinien.
Die g-Linie des neutralen Kalziums bei 422.6 nm nimmt iiber die Sequenz immer mehr zu (wihrend
die Breite der H- und K-Linie abnimmt) um bei den M-Sternen schlieflich ihr Maximum zu
erreichen. Die bereits bei spdten G-Sternen auftretenden CH- und CN-Banden (Letztere ist ein guter
Leuchtkraftindikator und wird zusammen mit starken CO-Banden im Infraroten besonders bei
Riesensternen beobachtet) werden ab ungefihr K5 deutlich durch mehrere TiO-Banden ergénzt (z.B.
bei 495.4 nm).

I I I I
FG00 Ao 200 i) a0

Spektrum des KOIII-Sterns Pollux im Sternbild Zwillinge.

Zur genaueren Einteilung in Unterklassen zieht man auch bei K-Sternen geeignete Linienverhéltnisse
heran die so gewihlt sind, daB} sie bereits bei einer mittleren Dispersion (z.T. durch die Untersuchung
einer ganzen Anzahl von Linienpaaren) eine eindeutige Einordnung erlauben. Als geeignet haben
sich z.B. die Linienpaare Til (399.9 nm) zu Fel (400.5 nm) und Cal (g-Linie, 422.6 nm) zu Fel
(425.0 nm) erwiesen. Zur Bestimmung der Leuchtkraftklasse haben sich dagegen die Verhiltnisse
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bestimmter einfach ionisierter Metalle zu neutralen Metallen bewihrt wie z.B. Till (440.1 nm) zu
Fel (440.5 nm).

Unter den 100 hellsten Sternen gibt es 20 K-Sterne (vorwiegend Riesen und helle Riesensterne) und
unter den 100 nichsten Sternen findet man 17 - und zwar ausnahmslos Hauptreihensterne.

Bei K-Sternen findet man vielfdltige spektrale Anomalien wobei besonders das Auftreten von
Emissionslinien zu nennen ist. Es gibt K-Sterne, wo bestimmte Elemente (z.B. Kohlenstoff) gehduft
vorkommen. Sie werden direkt als Kohlenstoffsterne bezeichnet.

Stern Name Typ m, B-V V-1 LinL  Entf [pc]
A Phe Ankaa KOIT I 240 +1.08 +1.11 62 23.7
aCas Schedar KOI-MIvar 224 +1.17 +1.13 500 70
B Cet Diphda KOII 2.04 +1.02 +1.00 29
¥y And Almach K3IIb 226 +1.37 +1.37 109
a Ari Hamal K21 11 201 +1.15 +1.13 55 20
aTau Aldebaran KSIII 0.87 +1.54 +1.61 150 20
BGem  Pollux KOlIvar  1.16 +0.99 +0.97 32 10.3
£ Car Avoir K31II 1.86 +1.20 +0.16 193
AVel Suhail K4lb-I 223 +1.67 +1.69 10000 176
aHya  Alphard K31II 1.99 +144 +1.39 31
y Leo Algieba KOIII 201 +1.13 +1.17 180 38
® Cen  Menkent KOIIIb 206 +1.01 +1.01 16.9
a Boo Arcturus K2llIp  -0.05 +1.24 +1.22 110 11.3
aCenB K1V 1.35 +0.90 +0.88

£ Boo Izar KOII-1IIr 235 +0.97 +0.95 474 64
PUMi  Kochab K4lllvar  2.07 +1.46 +1.46 190 39
aTrA Atria K21IIb 191 +145 +1.45 127
£ Sco Wei K211 Ib 229 +1.14 +1.10 20
¥ Dra Eltanin KSIII 224 +1.52 +1.54 58
eCyg Gienah KOIII 248 +1.02 +1.00 226 22
€ Peg Enif K2Ibvar  2.38 +1.52 +1.42 6700 206

Unter den verdnderlichen Sternen, die den Spektraltyp G bis M besetzen, sollen zum Abschluf} die T-
Tauri- (oder RW-Aurigae-) -Sterne erwéahnt werden. Es handelt sich dabei um sehr junge Sterne im
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Massebereich zwischen 0.3 und 3 M, die sich noch im Kontraktionsstadium befinden und einen

meist raschen, aber immer unregelmiBigen Lichtwechsel zeigen. In ihren Spektren findet man als
Besonderheit eine grole Anzahl von Emissionslinien (z.B. von Fel bei 406.3 nm und 413.2 nm), die
auf die Prisenz einer heilen, chromosphirenartigen Hiille hinweisen. FEine genaue Analyse der
Lithium-Absorption bei 670.7 nm ergibt einen gegeniiber anderen Sternen auBergewohnlichen
Lithium-UberschuB, iiber deren Ursache es nur widerspriichliche Erklirungsmodelle gibt.

Manche dieser jungen Sterne (z.B. YY Ori) zeigen in ihren Spektren ein umgekehrtes P-Cygni-
Profil, was man gewoOhnlich auf einstromende Materie zuriickfiihrt.

M -Sterne

L B N
I 1 1 1 1 L 1 1 1 I 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1
400 450 500 580 B00 850

MO

L NN .
I 1 1 1 1 1 1 1 I 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1
400 450 500 580 B00 850

M2

Mit den M-Sternen erreicht man den unteren Bereich der Temperaturskala der Sterne. Sie erscheinen
aufgrund ihrer effektiven Temperatur von 3600 K bis hinunter zu 3000 K am Himmel in tiefroter
Farbe. Die bekanntesten Vertreter dieser Spektralklasse sind die Beteigeuze (& Ori) im Sternbild

Orion und Antares (& Sco) im Sternbild Skorpion. Bei beiden handelt es sich um sehr helle

Uberriesensterne mit einer Leuchtkraft, welche die der Sonne um viele Tausend mal ibersteigt.
Andernfalls bilden die M-Zwerge mit einer Masse von im Mittel 0.5 Sonnenmassen den Hauptteil
der Bevolkerung unserer Milchstral3e und sie sind, was aufgrund ihrer geringen Masse nicht weiter
verwunderlich ist, auch ungefihr genauso alt.

Die wichtigsten Merkmale ihrer Spektren sind die riesige Anzahl von Absorptionslinien neutraler
Atome sowie die im roten Bereich immer stirker werdenden Molekiilbanden, insbesondere von
Titanoxid (TiO), Zirkoniumoxid (ZrO) und Vanadiumoxid (VO). Besonders bei den Vertretern der
spiten Spektralklassen, beginnend bei M5, wird im roten Bereich so gut wie das gesamte Kontinuum
durch diese Molekiilbanden absorbiert.

Durch die kaum iiberschaubare Menge von Spektralmerkmalen ist die Klassifizierung von M-Sternen
in Sub- und Leuchtkraftklassen nicht einfach. Besonders wichtig sind in diesem Zusammenhang die
TiO-Binder. Thr Erscheinen bei verschiedenen Wellenldngen kann man zur Bestimmung der
Unterklassen verwenden. Zur Unterscheidung der Leuchtkraftklassen haben sich die Verhiltnisse
von bestimmter Metallinien im infraroten Spektralbereich bewzhrt (MCNEIL,1976). Die Linien des
Call-Triplets bei 849.8, 854.2 und 866.2 nm sind besonders bei Uberriesen auffillig was sie zu
einem weiteren sehr gut geeigneten Leuchtkraftindikator fiir Sterne spéten Spektraltyps macht.
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I I I I I I I I
3500 4000 4200 400 400 4500 000 G200 400 bl

Spektrum des M3V-Sterns HD 155876

Im Bereich der Spektralklasse M sind mehrere Gruppen von langperiodischen und halbregelmifigen
Verinderlichen angesiedelt. Hier sind besonders die Mira-Sterne zu nennen, die iiberwiegend dem
Spektraltyp Me zugeordnet werden, da man in ihren Spektren die Wasserstofflinien (und manchmal
auch einige andere) in Emission antrifft. Bei halbregelmifig verdnderlichen Sternen fehlen jedoch
oftmals diese Emissionen.

Unter den 100 sonnennéchsten Sterne findet man 61 M-Zwerge, aber keine Riesen oder Uberriesen.
Bei den 100 hellsten Sternen des Nachthimmels sind 7 vom Spektraltyp M wobei es sich bei allen
um Riesen - und Uberriesensterne handelt.

Stern ~ Name Typ m, B-V V-1 Lin[L Entf. [pc]
P And Mirach MOIllvar  2.07 +1.58 +1.74 62
aCet  Menkar M2III 254 +1.63 +197 384 67
aOri  Beteigeuze M2Ib 0.45 +1.50 +2.32 9400 131
yCru  Gacrux MA4III 1.59 +1.60 +2.37 1500 27
aSco  Antares Ml1Ib 1.06 +1.87 +2.90 10000 185

B Cru  Becrux MSIIT 207 +1.61 +2.60 34000 108

P Peg  Scheat M2Il-Illvar 2.44 +1.66 +2.31 1500 61

Einige M-Zwerge der Sonnenumgebung:

Stern Typ m, B-V Lin L  Entf [pc]
Barnard’s Stern M5V 9.54 +1.57 0.0004 1.828
HD 95735 M2Ve 7.49 +1.50

Luyten’s Stern M35 9.84 +1.57 3.791
Kruger 60* M2V 959 +1.61 0.01 4.031

BD +53 1320 MOVe 7.64 +1.41

BD +01 2447 M2.5V 9.65 +1.51

Kapteyn’s Stern MOV~ 8.86 +1.55 0.004 3.86
(*) Doppelstern, M3V / M4V
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Spektralklassen-Erweiterung und auBerhalb der Spektralsequenz
stehende Spektraltypem

In Erweiterung der Hauptsequenz wurden im Anschlufl an die Spektralklasse M urspriinglich noch
die Spektraltypen R und N eingefiihrt, die aufgrund dessen, dall in ihren Spektren Banden von
molekulare Kohlenstoffverbindungen wie Cyan (CN), Kohlenmonoxid (CO) sowie molekularer
Kohlenstoff (C,) eine groBe Rolle spielen, heute zusammenfassend als C-Typen bezeichnet werden.

Und genau aus diesem Grund bezeichnet man Sterne der Spektraltypen R und N als
Kohlenstoffsterne. Weitere Besonderheiten betreffen das Auftreten von SiC ,-Banden sowie die in

manchen Spektren beobachtete Prasenz von auffillig verstiarkten Na-Linien.

Der Spektraltyp S ist dagegen fiir Sterne reserviert, deren (K5-M...) -Spektrum einzelne Banden von
Zirkonoxid ZrO zeigen. Bei diesem Typ liberwiegt in der Sternatmosphire der Sauerstoff gegeniiber
dem Kohlenstoff. Bei den reinen Kohlenstoffsternen ist es dagegen genau umgekehrt. Die
Bezeichnung S-Typ wurde gewihlt um zu kennzeichnen, dafl Sterne dieses Typs in ihrer Atmosphére
verstirkt Elemente enthalten, die sich durch Neutroneneinfang (s-Prozel3) gebildet haben. Das ist die
einzige Moglichkeit fiir einen stabilen Stern Elemente mit einer Ordnungszahl Z>26 (Fe) zu bilden.

Die meisten Kohlenstoffsterne sind halbregelmifig oder unregelmiBig verdnderliche Riesensterne
spaten Spektraltyps aber auch einige der klassischen Mira-Sterne gehoren zu dieser Gruppe.

Der Spektraltyp eines Kohlenstoffsterns beginnt mit einem grofen ,,C*, gefolgt von einer Zahl
zwischen 0 und 9, welcher als Temperaturindex bezeichnet wird. Eine zweite, durch ein Komma
getrennte Zahl stellt zusitzlich einen Bezug auf die Hiufigkeit bestimmter schwerer Elemente in der
Sternatmosphire und die Groe der Oberflachengravitation her.

Einige Kohlenstoffsterne

Stern Typ Typ alt  Helligkeit Typ (Verdnderlicher)
R Lep C7,6e Né6e 5.50-11.70  Mira

WZ Cas C9,2 Nip 9.40-11.40 halregelmiBig (Riese)
U Cam C3,9-C6.4¢ N5 11.00-12.80 halbregelmiBig (Riese)
Y Tau C6.5,4e N3 6.50-9.20  halbregelmiBig (Riese)
UU Aur C5,3-C7.4 N3 7.83-10.00  halbregelmiBig (Riese)
W CMa C6,3 N 6.35-7.90  langsam Irregulér

X Cnc C54 N3 5.60-7.50  halbregelmiBig (Riese)
Y Hya C54 N3p 8.30-12.00  halbregelmaBig (Riese)
U Ant C5.3 Nb 8.10-9.70  langsam Irregulir

U Hya C6.5,3 N2 7.00-9.40  halbregelmiBig (Riese)
VY UMa (6,3 NO 5.87-7.00  halbregelmiBig (Riese)
Y CVn C54) N3 7.40-10.00  halbregelmiBig (Riese)
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Stern Typ Typ alt  Helligkeit Typ (Verinderlicher)
RY Dra C4,5]) N4p 6.03-8.00  halbregelmifig (Riese)
V CrB C6,2e N2e 6.90-12.60 Mira

SU Sco C5.,5 NO 11.70-13.20 halbregelmiBig (Riese)
V Aql C5,4-C6,4 N6 6.60-8.40  halbregelmiBig (Riese)
V1942 Sgr C6,4 N2/R8 6.74-7.00  langsam Irregulir

UX Dra C73 NO 5.94-7.10  halbregelmiBig (Riese)
AQ Sgr C74 N3 9.10-11.4  halbregelmiBig (Riese)
RS Cyg C8.,2e NOpe 6.5-9.5 halbregelmiBig (Riese)
U Cyg C7,2e-C9.2 Npe 5.90-12.10 Mira

V Cyg C5.3e-C7,4e  Npe 7.70-13.9  Mira

Spektraltypen von Kohlenstoffsternen und ihr Aquivalent in der Standard-Spektralsequenz

Typ entspricht Der Kohlenstoffstern TT Cygni
Co G4-G6 ist von einer Schale (Radius
C1 G7-G8 0.24 Lj.) von Qas umgeben, d.1e
verstiarkt Radiostrahlung emit-
2 G9-KO tiert, die von CO-Molekiilen
C3 K1-K2 stammt. Dieses Falschfarben-
C4 K3-K4 bild wurde aus MeBwerten eines
Arrays von Mikrowellenteles-
C5 K5-MO
kopen erstellt.
C6 M1-M2
C7 M3-M4
C8 -
Cc9 -

Eine sehr seltene, aber duferst interessante Sternklasse sind die Wolf-Rayet-Sterne. Es handelt sich
dabei um massereiche (5 bis 50 M ), sehr heie (30000 bis 60000 K) und extrem leuchtkraftstarke

Sterne (10° —10° L) oder - anders ausgedriickt - neben den LBV’s (luminous blue variable) um die

absolut hellsten Sterne iiberhaupt in der Galaxie (M, ,:—8"..—11"). Ihre auBergewohnlichen

Spektren, die sich in keine Standardklassifikation einordnen lassen, fallen durch die Pridsenz vieler
und breiter Emissionslinien auf. Wie man heute weif3, sind sie auf extrem starke stellare Winde
zuriickzufiihren, die innerhalb kurzer Zeit zu einem merklichen Masseverlust (bis zu 1M, in 10000

Jahren) fithren. Er bestimmt auch fast ausschlieBlich das Aussehen der Spektren. Da die duflere
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Wasserstoffhiille durch diesen Sternwind weitgehend erodiert ist, kann man bei diesen Sternen quasi
in ,tiefere* Schichten blicken und dabei den Abfluf} der dort angereicherten schwereren Elemente
spektroskopisch beobachten.

Zur Klassifizierung der Spektren von Wolf-Rayet-Sternen wurden folgende Typen eingefiihrt:
1. Gruppe: Stickstofflinien herrschen im Spektrum vor
WNL

wopiate”  Wolf-Rayet-Sterne. In  ihren Spektren dominieren Stickstofflinien gegeniiber
Kohlenstoffemissionen. In ihrer Hiille ist noch sehr viel Wasserstoff vorhanden was darauf hinweist,
daB sie zu den ,,jiingeren* in dieser Gruppe gehoren.

WNE

,Frithe® Wolf-Rayet-Sterne. Stickstoff dominiert gegeniiber Kohlenstoff, Wasserstofflinien sind
kaum oder nicht nachweisbar, lediglich Helium ist in Emission beobachtbar.

Untergruppe: WN+WC Doppelsternsysteme

Diese Untergruppe beobachtet man (fast) ausschlieBlich in Doppelsternsystemen, die jeweils aus
einem WN und einem WC-Stern bestehen. Ob es Einzelsterne in Form einer ,,Ubergangsgruppe*
zwischen WN und WC-Typen gibt, ist noch umstritten

2. Gruppe: Kohlenstofflinien herrschen im Spektrum vor
WC

Kohlenstoffstoffemissionen dominieren das Spektrum. Dariiber hinaus findet man in
unterschiedlicher Stirke Sauerstoff- und Heliumlinien, aber kaum Anzeichen fiir Wasserstofflinien.
Es handelt sich dabei wahrscheinlich um die éltesten und damit am weitesten entwickelten Wolf-
Rayet-Sterne.

Die Feineinteilung der W-Sequenz erfolgt durch eine angehédngte Ziffer, die aber im Gegensatz zur
Standard-Spektralklassifikation nichts mit der effektiven Temperatur des Sterns zu tun hat. Man
definiert sie iiber Linienverhéltnisse von Linien des gleichen Elements, aber benachbarter
Ionisationsstufen (insbesondere WN). Bei WC-Sternen spielt bei der Klassifikation auch die
Aquivalentbreite der CIII / CIV -Linie bei 465.0 nm eine wichtige Rolle (Smith, 1968).

WN-Typen werden in WN3 bis WN8 und WC-Typen in WNS5 bis WNO unterteilt.

Ansonsten zeigen Wolf-Rayet-Sterne gewisse verwandtschaftliche Beziehungen zu leuchtkraft-
starken Oe-Sternen.

Aufgrund des starken Masseverlustes durch den intensiven Sternwind findet man Wolf-Rayet-Sterne
oft im Zentrum planetarischer Nebel, die sie quasi durch das Gas ihres radial abstromenden
Sternwindes selbst aufgebaut haben. Ungefihr 10% aller galaktischen planetarischen Nebel haben
einen Wolf-Rayet-Stern (der interessanterweise meist am unteren Ende der Masseskala dieser Sterne
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liegt) als Zentralstern. Ein bekanntes Beispiel ist der Crescent-Nebel NGC 6888 im Sternbild
Schwan, der in seinem Zentrum den Wolf-Rayet-Stern HD 192163 beherbergt (m ~ 7.5).

N+'] N+2 N+2

Net? GF'iID A
i ‘ I Hy He" |l-[e HB He" ‘ l

3468 A
Hoe 9730 .r\l

HD 192163 (Typ WNG6), Zentralstern des Crescent-Nebels NGC 6888 in Cygnus

C*? Ct 0O+

C+2 . C +3

C+2, C+3
CHJ_

9730 A

ot ot cH 04—3

c+ c? 'C*2 C"2
i oC® c+3

3420 A _|_

q

He* He' He Hf

Hot

Spektrum des Wolf-Rayet-Sterns HD 165763 (Typ WC), © Dale E. Mais

NGC 6888 in Cygnus
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Sternspektren

Liste der 20 hellsten Wolf-Rayet-Sterne der Milchstraf3e

HD Stern Typ m,  Komponenten

68273 Gamma2 Vel WC8+07.5111-V 1.74 5 (inkl. G1)
152408 WNO%ha 5.29 1
113904  Theta Mus  WC6(+09.5/BOlab) 5.88 2?

92740 WN7h+O9111-V 6.44 2

93131 WN6ha 6.49 1
151932 WN7h 6.61 1
190918 WN5+091 6.70 2

50896 EZ CMa WN4 6.94 1
152270 WC7+05-8 6.95 2
193793 V1687 Cyg  WCT7pd+04-5 7.07 2
156385 WC7 7.45 1
192163 V1770 Cyg  WN6(h) 7.65 1

96548 V385 Car  WN8h 7.85 1
193077 WN5+B? 8.10 2?
193576 V444 Cyg  WN5+O6III-V 8.10 2

93162 WN6h+04f 8.14 2
192641 V1679 Cyg WC7pd+0O9 8.15 2
165763 WC5 8.23 1
191765 V1769 Cyg  WNG6 8.23 1

97152 V431 Car  WC7+07V 8.25 2

Hoad
oo
939

H delta 4442 4EFE G812
4100 G263 6744

4100 4300 4500 4700 4900 5100 5300 5500 5700 5900 6100 6300 6500 6700 6900 7100 7300 7500

Spektrum des WC7-Typ Wolf-Rayet-Stern WR137 = HD192641 (m, =7.95")

91



Beobachtungsgrofien von Sternen

Frither hat man die Spektren aller Sterne, die sich nicht in die Standard- und erweiterte
Spektralsequenz einordnen oder als Wolf-Rayet-Stern identifizieren lassen, mit dem Spektraltyp Q
bezeichnet (die auch noch verwendete Klasse P war fiir planetarische Nebel reserviert). Spater hat
man Q nur noch fiir sogenannte Novae verwendet. Aber auch das ist heute nicht mehr {iiblich.
Deshalb soll dieser Spektraltyp an dieser Stelle auch nicht niher besprochen werden.

Korrelationen

Wenn man Besuchern an einem Fernrohr den schénen Doppelstern Albireo ( S Cyg ) zeigt, versdumt

man es selten auf den Zusammenhang zwischen der Farbe der beiden Sterne und ihrer Temperatur
hinzuweisen. Die hellere, orangene Komponente ist offensichtlich ,kiihler* als die schwichere,
blduliche. Es besteht demnach eine Korrelation zwischen zwei Groflen, und zwar zwischen der

effektiven Temperatur eines Sterns und dem Maximum A__ in seiner spektralen Energieverteilung.

Diese Korrelation wird formal durch das Wiensche Verschiebungsgesetz (1.45) ausgedriickt und ist
eine direkte Konsequenz der Planck’schen Strahlungsformel fiir Schwarze Korper.

Besteht aber auch eine Korrelation zwischen der ,,wahren* - also absoluten - Helligkeit eines Sterns
und seiner Farbe? Oder kann man etwa - wie im Fall von Albireo, wo beide Komponenten gleichweit
von der Erde entfernt sind - vermuten, dal} hellere Sterne meist von rotlicher und schwéchere meist
von bldulicher Firbung sind? Diese Frage 1dBt sich nicht durch Augenschein, jedoch durch
statistische Untersuchungen an sehr vielen Sterne beantworten.

Farben-Helligkeitsdiagramme

Die Farbe eines Sterns 146t sich - wie bereits erldutert - durch die Einfithrung eines Farbenindex
quantitativ erfassen. Am hiufigsten verwendet man dafiir die Helligkeitsdifferenzen im UBV-
System, z.B. (U-B) und (B-V). Da zu ihrer Bestimmung die Helligkeit eines Sterns in drei
festgelegten Wellenlidngenbereichen gemessen werden muf}, spricht man bei dessen praktischer
Durchfithrung von einer Dreifarbenphotometrie. Genaugenommen handelt es sich dabei um eine
grobe Spektralphotometrie, bei der die Energieverteilung des Sterns kumulativ in drei spektralen
Fenstern (die durch eine Kombination zwischen spektraler Empfindlichkeit des Detektors und der
Transmissionskurve eines mehr oder weniger breitbandigen Filters gegeben sind) bestimmt wird.
Deshalb ist es auch nicht weiter verwunderlich, daf} die Farbenindizes mit den Spektralklassen (und
auch ein wenig mit den Leuchtkraftklassen) korrelieren.

Die folgende Tabelle listet die Farbenindizes (B-V) und (U-B) fiir einen Schwarzkorper-strahler als
Funktion von dessen absoluter Temperatur T auf. Man kann sie verwenden um zu ermitteln, in
welchem Bereich sich die effektive Temperatur eines Sterns mit einem gegebenen Farbenindex
ungefihr bewegt.
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Korrelationen, Hertzsprung-Russell-Diagramm

T [K]
>1000000
1000000
100000
90000
80000
70000
60000
50000
40000
36000
32000

B-V

-0.44
-0.41
-0.37
-0.36
-0.36
-0.35
-0.34
-0.33
-0.30
-0.29
-0.27

U-B

-1.33
-1.33
-1.29
-1.29
-1.28
-1.27
-1.26
-1.25
-1.22
-1.21
-1.19

T [K]
28000
24000
20000
16000
12000
8000
6000
5000
4000
3300
3000

B-V
-0.25
-0.22
-0.18
-0.11
+0.02
+0.29
+0.63
+0.79
+1.13
+1.44
+1.67

U-B
-1.17
-1.13
-1.09
-1.01
-0.87
-0.57
-0.26
-0.10
+0.40
+0.78
+1.07

In einem Farben-Helligkeitsdiagramm (FHD, englisch CMD, color magnitude diagram) wird die
scheinbare Helligkeit (z.B. V) bzw. die absolute Helligkeit iiber einen Farbenindex (hdufig B-V)
aufgetragen (oder umgekehrt). Im ersten Fall mufl man sicherstellen, daf} alle Sterne etwa gleich weit
von der Erde entfernt sind, um vergleichbare Resultate zu erhalten. Von dieser Annahme 148t sich

immer dann gebrauch machen, wenn es sich bei den zu untersuchenden Sternaggregationen um
offene Sternhaufen, Kugelsternhaufen, Sternassoziationen oder um aufgeloste nahe Galaxien handelt.
Im zweiten Fall mull dagegen die Entfernung jedes Einzelsterns innerhalb eines bestimmten
Fehlerbereichs bekannt sein, damit aus der scheinbaren Helligkeit mit (1.15) die absolute Helligkeit
berechnet werden kann..

M, Imag]

Farben-Helligkeitsdiagramm von 41453 Sternen
aus dem Hipparcos-Katalog, von denen die
Entfernung mit hoher Genauigkeit bestimmt werden
konnten. Die farbige Codierung gibt die Anzahl der
Sterne pro ,Punkt® im Diagramm an (log.
Skalierung).
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Schaut man sich z.B. das Farben-Helligkeitsdiagramm der Sterne an, von denen der Hipparcos-
Satellit die Parallaxe messen und damit die Entfernung bestimmen konnte, dann erkennt man, daf sie
im Diagramm nur ganz bestimmte Gebiete besetzen. Die meisten Sterne befinden sich auf einen von
links oben nach rechts unten verlaufenden Bereich, den man als Hauptreihe (engl. main sequence)
bezeichnet. Von ihm zweigt sich nach rechts oben ein Ast ab, in der hauptsédchlich kiihlere, aber
leuchtkriftige Sterne angesiedelt sind. Wie noch gezeigt wird, handelt es sich dabei um sogenannte
Riesensterne weshalb dieser Ast als Riesenast bezeichnet wird. Im linken unteren Bereich sind noch
ein paar einzelne Sterne hoher Temperatur, aber geringer Leuchtkraft zu erkennen. Es handelt sich
dabei um Weille Zwergsterne.

Ein Farben-Helligkeitsdiagramm a6t sich relativ leicht erstellen, wenn man anstelle der absoluten
Helligkeit fiir die Ordinate die scheinbare Helligkeit verwendet. Das macht Sinn z.B. fiir offene
Sternhaufen und Kugelsternhaufen. In deren Fall kann man davon ausgehen, dal} alle Mitglieder
ungefihr gleichweit von uns entfernt sind und sich damit ihre scheinbare Helligkeiten nur um eine
Differenz Am von ihrer absoluten Helligkeit unterscheiden.
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Links: FHD des offenen Sternhaufens Mel 20 (Plejaden). Rechts: FHD des Kugelsternhaufens M80

Betrachtet man die FHD’s von offenen und Kugelsternhaufen, dann sind signifikante Unterschiede
zu beobachten. Bei einem offenen Sternhaufen findet man die meisten Sterne iiberwiegend auf der
Hauptreihe, die dann ab einem bestimmten Farbenindex (der fiir jeden Haufen spezifisch ist und von
dessen Alter abhingt) zum Riesenast abknickt (turn-off point). Die Hauptreihe selbst ist schmal und
scharf ausgeprégt. IThre Lage im Diagramm l48t sich meist sehr gut ermitteln.

Bei Kugelsternhaufen ist die Hauptreihe dagegen nur etwa von (B-V)~0.4 ab in Richtung
wachsender Farbenindizes besetzt. Der Ubergang in den Riesenast erfolgt kontinuierlich und bei (B-
V)~0.7 zweigt der sogenannte Horizontalast vom Riesenast ab und erstreckt sich zu niedrigeren (B-
V)-Werten. In den Farben-Helligkeitsdiagrammen einiger Kugelsternhaufen 148t sich auch noch der
asymptotische Riesenast ausmachen, der, um ca. eine Groenklasse nach oben versetzt, parallel dem
Horizontalast folgt.
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Die Diagrammstrukturen von offenen- und Kugelsternhaufen 146t sich mit Hilfe der Theorie der
Sternentwicklung sehr genau erkldren. Insbesondere kann man bei offenen Sternhaufen aus der Lage
des Abknickpunktes sehr gut ihr Alter abschédtzen wenn man von der begriindeten Annahme ausgeht,
daB alle Mitgliedssterne nahezu gleichzeitig, aber mit jeweils unterschiedlichen Massen aus einer
interstellaren Gas- und Staubwolke entstanden sind.
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Aus theoretischen Sternentwicklungsmodellen kann man den funktionalen Zusammenhang zwischen
dem Abknickpunkt der Hauptreihe in einem Sternhaufen und dem Alter des Haufens bestimmen. Der
Turn-Off-Point der Plejaden liegt etwa bei B-V = 0.0, was ein Alter von ca. 100 Millionen Jahren
impliziert. Kugelsternhaufen sind dagegen viele Milliarden Jahre alt.

Der Grund, warum es oberhalb des Abknickpunktes keine Hauptreihensterne mehr gibt, liegt einfach
darin, daf} sich die Sterne links von diesem Punkt (die heifler und massereicher waren als die Sterne
darunter) bereits zu Roten Riesen entwickelt haben.

Fiir das Alter des Sternhaufens gilt in etwa folgende Beziehung mit F7,,, =(B—-V):

1, [a]l=9-10710>""" [1.77]

Problematisch bei der Erstellung von Farben-Helligkeitsdiagrammen ist die Beriicksichtigung des
Einflusses der interstellaren Verfarbung auf die Lage der Sterne im Diagramm. Leider ist der
Farbindex nicht von der Entfernung unabhingig, da interstellare Staubpartikel durch Streuprozesse
zu einer Verrdtung des Sternlichts fithren. Dieser Effekt wird formal durch den Farbexzess

95



Beobachtungsgrofien von Sternen

E(Amy, )= E(B-V) ausgedriickt (siche (1.35)). Da er im optischen Bereich nur schwach von der

Wellenldnge des Lichts abhingt, bewirkt er im Wesentlichen eine einfache Verschiebung der (B-V)-
Achse im Diagramm. Um den Grad dieser Verschiebung festzustellen, verwendet man ein (U-B)-(B-
V)-Diagramm. In diesem Diagramm zeigt die Hauptreihe bei (U-B)~[0..0.2] und (B-V)~[0.3..0.5]
eine wellenformige Abweichung, die durch einen durch den Balmersprung verursachten
Intensitédtsabfall hervorgerufen wird und bei Hauptreihensternen recht deutlich ausgeprigt ist. Das
Verhiltnis zwischen dem UV-Farbexzefl (U-B) und den visuellen Farbexzell (B-V) laft sich dabei
nidherungsweise durch folgende Beziehung beschreiben (SCHMIDT-KALER, 1982):

Falla) (U-B), <0

E(U-B)

=0.65-0.05(U—-B) +0.05E(B-V 1.78
T (U-B),+0.05 E(B-V) [1.78)

Fallb) (B-V), >0

E(U-B)
———1-0.64-0.26(B-V) +0.05E(B-V) [1.79]
E(B-V) 0

wobei E(U-B)=(U-B)-(U~-B), und E(B-V)=(B-V)-(B-V), ist.

Der Index 0 kennzeichnet Werte fiir die unbeeinfluffte Hauptreihe.

Durch Aufschieben eines Zweifarbendiagramms eines Sternhaufens auf ein analoges Diagramm mit
einer unverfidlschten Hauptreihe 146t sich deshalb die Verfarbung direkt aus der Ordinatenver-
schiebung bestimmen.

Da die Hauptreihe im FHD relativ gut ausgeprigt ist, kann man durch Vergleich einer realen
Hauptreihe mit einer auf eine Entfernung von 10 pc geeichten Hauptreihe sofort den
Entfernungsmodul m-M berechnen (siehe (1.15)). Dazu ist lediglich die Helligkeitsdifferenz (=
Abszissenabstand) zwischen den visuellen Helligkeiten der Sterne des zu untersuchenden
Sternhaufens und der Helligkeit der Sterne auf der geeichten Hauptreihe zu ermitteln. Ein vertikales
,Aufschieben* des FHD auf die geeichte Hauptreihe liefert sofort den Entfernungsmodul und damit
auch die Entfernung des Sternhaufens.

Um genaue Werte zu erhalten, muf} jedoch zuvor noch der Einflufl der interstellaren Extinktion auf
die visuelle Helligkeit heraus gerechnet werden.

Der Korrekturwert A ,=V -V, 1Bt sich aus folgender Beziehung bestimmen:

L=3.30+0.28(B—V) +0.04E(B-V) [1.80]
E(B-V) 0
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Kalibrierung der Hauptreihe entsprechend der MK-Spektralklassifikation

Spektum M, B-V UB 71, BC

05 -5.770  -0.33  -1.19 42000 -4.40
09 -450 -0.31 -1.12 34000 -3.33
BO -4.00 -0.30 -1.08 30000 -3.16
B2 -245  -0.24 -0.84 20900 -2.35
B5 -1.20  -0.17 -0.58 15200 -1.46

B8 -0.250 -0.11 -0.34 11400 -0.80
A0 +0.65 -0,02 -0.02 9790 -0.30
A2 +1.30 +0.05 +0.05 9000 -0.20
A5 +195 +0.15 +0.10 8180 -0.15
FO +2.70 +0.30 +0.03 7300 -0.09
F2 +3.60 +0.35 +0.00 7000 -0.11
F5 +3.50 +0.44 -0.02 6650 -0.14
F8 +4.00 +0.52 +0.02 6250 -0.16
GO +4.40 +0.58 +0.06 5940 -0.18
G2 +4.70 +0.63 +0.12 5790 -0.20
G5 +5.10 +0.68 +0.20 5560 -0.21
G8 +5.50 +0.74 +0.30 5310 -0.40
KO +590 +0.81 +0.45 5150 -0.31
K2 +6.40 +091 +0.64 4830 -0.42
K5 +7.35 +1.15 +1.08 4410 -0.72
MO +8.80 +1.40 +1.22 3840 -1.38
M2 +9.90 +1.49 +1.18 3520 -1.89
M5 +123 +1.64 +1.24 3170 -2.73
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Photometrische Parallaxen

Die Methode der Entfernungsbestimmung von Sternhaufen 148t sich prinzipiell - wenn auch mit
einigen Schwierigkeiten - auf Einzelsterne iibertragen. Sind die absoluten Helligkeiten als Funktion
der Farbindizes bekannt, dann reicht es aus, den B-V -Wert eines Sterns und seine visuelle Helligkeit
zu messen um im Vergleich mit der Tabelle der absoluten Helligkeiten bei dem entsprechenden B-V
-Wert den Entfernungsmodul auszurechnen. Aus (1.15) folgt dann sofort die Entfernung in pc.
,Parallaxen, die auf diese Art bestimmt werden, bezeichnet man als photometrische Parallaxen.
Wird zusitzlich noch der Spektraltyp zur Abschitzung der absoluten Helligkeit herangezogen, dann
spricht man von spektrophotometrischen Parallaxen.

Mit dieser Methode konnen mit einiger Sicherheit (zumindest wenn sich die interstellare Verfarbung
und Extinktion geniigend genau beriicksichtigen 146t) die Entfernungen schwicherer Sterne bestimmt
werden. Die Hauptschwierigkeit besteht darin, dal es mit der Methode der Zwei- und
Dreifarbenphotometrie schwierig oder sogar unméglich ist, die Leuchtkraftklasse zu bestimmen. Bei
einem schwachen Stern mit einem bestimmten Farbindex kann es sich um einen relativ nahen
Hauptreihenstern oder um einen sehr weit entfernten Riesen- oder Uberriesenstern handeln. Eine
definitive Unterscheidung ist oftmals nur mittels einer genauen Analyse seines Spektrums moglich.
Die Reichweite dieser Methode der Entfernungsmessung hiingt deshalb stark vom Spektraltyps und
der MeBgenauigkeit ab.

Masse-Leuchtkraft-Beziehung

Trigt man die aus Doppelsternbeobachtungen abgeleiteten Massen von Hauptreihensternen iiber
deren Leuchtkraft auf doppellogarithmischen Papier auf, dann scharen sich die Punkte
nidherungsweise um eine schrig nach oben verlaufende Gerade.
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Aus der Steigung dieser Ausgleichsgeraden 148t sich folgende Proportionalitét ablesen:
L~M* [1.81]

wobei fiir die ,mittlere* Hauptreihe u#=3.5 gilt (nach ,,oben” wird die Abhéngigkeit etwas

schwicher). Die Leuchtkraft L eines Hauptreihensterns wird demnach mit langsam zunehmender
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Masse M immer stirker. Das bedeutet, dal die leuchtkraftstiarksten Sterne auch die grofiten Massen
haben. Fiir Riesensterne und natiirlich auch fiir Weille Zwergsterne gilt diese Beziehung nicht, da sie
sich allein schon durch ihre Grofle und auch physikalisch von den Hauptreihensternen wesentlich
unterscheiden.

Der hier betrachtete funktionale Zusammenhang zwischen log L und log M ist nicht iiber das
gesamte Massespektrum der Hauptreihensterne streng linear. Rechnet man in Sonnenleuchtkréften
und Sonnenmassen, dann 148t sich der Exponent g noch etwas genauer fassen:

u~40 fir M >043M_, und u~2.3 fir M <0.43M

Die Massegrenze von 0.43 M kennzeichnet in etwa den Ubergang von reiner Konvektion zu

Strahlungstransport als vorherrschenden Energietransportmechanismus im Innern der Hauptreihen-
sterne.

Das es eine Beziehung zwischen Masse und Leuchtkraft geben muf}, kann man sich bereits mit
einfachen Uberlegungen plausibel machen. Eine groBere Sternmasse benotigt zur Verhinderung einer
Kontraktion (Gravitationskollaps) einen groBeren Gasdruck, der wiederum nur durch eine hohere
Temperatur zu erreichen ist. Eine hohere Temperatur impliziert aber auch sofort wieder eine hohere
Leuchtkraft. Eine grobe formale Abschiitzung und damit Uberpriifung dieser Uberlegung konnte in
etwa folgendermalBen aussehen wobei von der vereinfachenden Annahme ausgegangen wird, da3
sich der Stern zu jedem Zeitpunkt im hydrostatischen Gleichgewicht befindet und der
Energietransport in seinem Inneren iiberwiegend durch Strahlungstransport erfolgt.

Aus der Bedingung des hydrostatischen Gleichgewichts ergibt sich folgende Proportionalitiit:

%z—pg mitgz% und =% [1.82]
also
2 R 2
P:—3(;M [ ar ~% (1.83]
JT

0

Weiterhin gilt nach den Gasgesetzen (ideales Gas):

p~pT
woraus
3

7 PR [1.84]
M

folgt. Die Leuchtkraft L eines Sterns ist durch (1.42) gegeben. Wire ein Stern vollig durchsichtig,
dann wiirde er nicht Strahlung entsprechend der Temperatur 7, emittieren, sondern entsprechend

der um mehrere GroBenordnung hoheren Temperatur 7, in seinen energieerzeugenden
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Zentralbereichen. Durch sehr viele (R®/I1°, | mittlere freie Weglinge) Absorptions- und
Emissionsvorginge wird die im Kernbereich erzeugten Gammastrahlung beim Durchgang durch die
weitgehend undurchsichtige Sternmaterie immer mehr in sichtbares Licht konvertiert, um dann aus
der durchsichtigen Sternatmosphére in den kosmischen Raum abgestrahlt zu werden. Fiir Sterne, die
auf diese Weise Energie an die Sternoberflidche transportieren (Strahlungsdiffusion), gilt ungeféhr
folgende Beziehung:

[\ .
T, ~(Ej T, mit [ ~0.7mm [1.85]

d.h.

L=47ZGR2%T,4

und wegen (1.84) sowie (1.83) (mit p ~ % )

L~M’ [1.86]
Damit ist die empirisch gefundene Beziehung (1.81) auch theoretisch plausibel.

Die Entdeckung, da3 bei Hauptreihensternen die Leuchtkraft mit steigender Masse rasant zunimmt,
gelang 1924 dem britischen Physiker ARTHUR STANLEY EDDINGTON (1882-1944). Seitdem 14t sich
die Masse-Leuchtkraft-Beziehung fiir Hauptreihensterne theoretisch sehr gut begriinden. Gerade
deshalb ist die empirische Bestimmung dieser Funktion iiber einen groen Massebereich auch so
wichtig, da sich damit theoretische Modelle der Sternentwicklung exzellent iiberpriifen lassen. Die
gegenwirtig noch bestehenden Probleme des empirischen Anschlusses an derartige
Modellrechnungen treten besonders bei massearmen Sternen auf und zwar im Bereich der
sogenannten ,,Braunen Zwerge*, deren Massen sich aus Beobachtungen nur sehr schwer deduzieren
lassen. Es gibt nur wenige Doppelsternsysteme, deren Begleiter dieser Sterngruppe nahestehen und
die in solchen Systemen auch beobachtbar sind. Eines der wenigen Beispiele ist AB Doradus C, der
den jungen Stern AB Doradus A in ca. 2.3 AU Entfernung umléuft. Seine Masse konnte zu 93
Jupitermassen (=0.08M ;) und sein Spektraltyp zu ,,M* bestimmt werden. Damit ist er — gemessen

an seiner Leuchtkraft — ungefihr doppelt so schwer, als wie theoretische Sternmodelle fiir Sterne
dieser Klasse vorhersagen.
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Masse-Radius-Beziehung

Fiir Hauptreihensterne besteht auch eine Beziehung #hnlich (1.81) zwischen der Masse und der
GroBe eines Sterns:

R~M" [1.87]

Der Exponent v hat dabei fiir Sterne mit einer Masse > M, einen Wert von ungefidhr ~0.57 und fiir

Sterne, deren Masse unter einer Sonnenmasse liegt, von ~0.8. Dieser ,,Knick* in der

logM —log R -Kurve bei 1 M, markiert den Ubergang zwischen ausgedehnten konvektiven Hiillen

und Sternen, bei denen iiber dem gesamten Radius der Energietransport durch Strahlungsdiffusion
erfolgt. Dabei sagt die Theorie voraus, dall Sterne mit einer Masse von < 0.03M , sogar bis in das

Zentrum hinein konvektiv sind.

Konvektiver Warmetransport fithrt bekanntermallen Energie effektiver ab als Strahlungstransport
was dazu fuhrt, daB konvektive Sterne etwas mehr kontrahieren miissen, um in den Zustand
hydrostatischen Gleichgewichts zu gelangen (Stichwort Viraltheorem). Deshalb sind sie fiir ihre

Masse auch etwas kompakter, was durch den etwas gro3eren Exponenten in der Relation ( 1.87) zum
Ausdruck kommt.

logM logR log L T, [K]

1.6 1.25 5.7 40800

1.0 0.9 4.0 25700
0.81 0.58 29 15200
0.51 0.40 1.9 10000
032 024 1.3 8300
0.23 0.13 0.8 7260
0.11 0.08 0.4 6470
0.00  0.00 0.00 6000
-0.03  -0.03 -0.01 5500
-0.11  -0.07 -0.4 4580
-0.16  -0.13 -0.8 4180
-0.33  -0.20 -1.2 3390
-0.67  -0.5 -2.1 2760

Masse, Radius und Leuchtkraft fiir Hauptreihensterne (alles in Sonneneinheiten)
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Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD)

Das Hertzsprung-Russel-Diagramm ist die Darstellung des Farben-Helligkeitsdiagramms mit
anderen Achsen. Gewohnlich wird bei diesem Diagramm die Leuchtkraft (z.B. ausgedriickt durch die
absolute Helligkeit) iiber dem Spektraltyp (als Mal} fiir die effektive Temperatur) aufgetragen
(,,klassisches* HRD). Da} dieses Diagramm nicht gleichmifig mit Sternen besetzt ist, erkannten um
das Jahr 1913 unabhingig voneinander der didnische Astronom EJINAR HERTZSPRUNG (1873-1967)
sowie der Amerikaner HENRY NORRIS RUSSELL (1877-1957). Zu dieser Zeit lagen bereits
umfangreiche statistische Angaben iiber die Spektraltypen und die Entfernungen von Sterne vor (z.B.
der Henry Draper-Katalog), die photographische Photometrie (vorangetrieben z.B. durch KARL
SCHWARZSCHILD (1873-1916) in Géttingen) wurde zu einem der wichtigsten Arbeitsmethoden der
Astronomen und man begann sich Gedanken iiber die Entwicklung, den Aufbau und die
Funktionsweise der Sterne zu machen. Auf diese Weise entwickelte sich das Hertzsprung-Russell-
Diagramm zu einem der bedeutendsten heuristischen Werkzeugen der stellaren Astrophysik.
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Klassisches Hertzsprung-Russell-Diagramm mit der Lage einiger bekannter Sterne. Die Farben geben
den Bereich des elektromagnetischen Spektrums an, in der die jeweiligen Sterne das meiste Licht
emittieren. Die linke Ordinate gibt die Leuchtkraft in L an.

Das HRD gibt Auskunft iiber die Verteilung einiger wichtiger stellarer Zustandsgrofen in dem
speziellen Parameterraum, der die Eigenschaften von Sternatmosphédren im wesentlichen bestimmt:
die Leuchtkraft L und die effektive Temperatur 7, . Die Leuchtkraft wiederum hingt entscheidend

(neben der Masse) von den Radien der Sterne ab, weshalb es bei gleicher effektiver Temperatur
Sterne gibt, die sich in der GroBe ihrer abstrahlenden Oberfliche um Gré8enordnungen
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unterscheiden konnen. Man trigt diesem Sachverhalt durch die Einfithrung verschiedener
Leuchtkraftklassen Rechnung, denen man wiederum im HRD konkrete Parameterbereiche bzw.
Besetzungszonen zuordnen kann. Am auffilligsten ist die Hauptreihe (main sequence), die von
rechts unten nach links oben verlduft (dal sich die Abszisse im HRD von hohen Temperaturen zu
niedrigen Temperaturen erstreckt, hat lediglich historische, aber keine physikalischen Griinde).
Dabei nimmt die Leuchtkraft um ca. 8 Gréenordnungen zu. Da die Leuchtkraft gemifl der Masse-
Leuchtkraft-Beziehung von der Masse abhiingt, mufl demnach auch die Masse der Sterne von unten
nach oben entlang der Hauptreihe zunehmen.

Als ,,Aste” bezeichnet man gewohnlich die mit Sternen besetzten Parameterbereiche, die aulerhalb
der Hauptreihe liegen. Es handelt sich dabei um den Riesenast (insbesondere der Bereich der roten
Riesensterne), dem Horizontalast (Bereich horizontal quer vom Riesenast zu blauen Sternen hoher
Leuchtkraft hin), dem asymptotischen Riesenast (Bereich etwas heillerer Sterne, die sich zum Roten
hin dem Riesenast ndhern), dem Bereich der Unterriesen (der die Verbindung der Roten Riesen zur
Hauptreihe bildet), und - ganz oben links - um den diinn besiedelte Bereich der leuchtkraftstarken
blauen Uberriesen. Dazu kommt noch der Bereich der Weilen Zwergsterne, die man in einer
langgestreckten Zone im linken Bereich des Diagramms weit unterhalb der Hauptreihe (d.h. bei
geringen Leuchtkriften) findet. Da diese Sterne keine thermonukleare Energiequelle mehr besitzen,
handelt es sich hier um eine reine Abkiihlungssequenz. Dal} dieser Bereich in konkreten
Diagrammen nur schwach mit Sternen besetzt ist hat dabei seine Griinde weniger in ihrer absoluten
Haufigkeit in der Milchstraf3e, sondern vielmehr in ihrer geringen Entdeckungswahrscheinlichkeit
aufgrund ihrer geringen Leuchtkraft.

Unterschiede zwischen dem HRD und den Farben-Helligkeits-
diagrammen

Auf dem ersten Blick erscheint ein (B-V) - M, Diagramm als eine leicht verzerrte Ausgabe eines

Hertzsprung-Russell-Diagramms. Trotzdem gibt es einige wesentliche Abweichungen, die man bei
der Interpretation beachten muB. Der Grund dafiir ist die unterschiedliche Skalierung der
Abszissenachse, die sich im ,klassischen HRD weitgehend einer linearen Temperatursequenz
anschlieft. Die Skalierung der Achse eines FHD folgt dagegen einer linearen Temperatursequenz nur
tendenziell was man daran erkennt, wenn man das Zustandekommen des Farbindexes (z.B. B-V) im
Lichte der Planckschen Strahlungsformel (1.37) etwas genauer betrachtet.

Trdagt man (1.37) in der Frequenzdarstellung

_2hy? 1

BV(T)_ c2 hv
W
exp(”j

auf doppelt logarithmisches Papier auf (d.h. log B, iiber logv ), dann ergeben sich fiir verschiedene

[1.88]

Temperaturwerte T jeweils &dhnliche Kurven mit einem mit steigender Temperatur stark
anwachsenden Maximalwert (Stefan-Boltzmannsches Gesetz (1.41)) der
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sich gleichzeitig zu immer hoheren Frequenzen hin verschiebt (Wiensches Verschiebungsgesetz
(1.45).

Der niedrigfrequente Teil der Kurve kann jeweils durch das Rayleigh-Jeansche Strahlungsgesetz

2V kT
BV(T): 2 [1.89]
und der hochfrequente Teil der Kurve durch das Wiensche Strahlungsgesetz
2hv? hv
B, (T)= exp| ——— 1.90
(7)== p( ij [1.90]

approximiert werden.
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In diesem Bild ist der (B-V)-Wert genau der Anstieg der Sekante zwischen den zwei Punkten auf der
Planckschen Kurve, die durch die Frequenzen v, und v, festgelegt sind, fiir die jeweils der B- und

der V-Wert definiert ist.

Bei Sternen mit geringer effektiver Temperatur (7,, <4000 K') liegt der grote Teil der emittierten

sichtbaren Strahlung im Wienschen Teil der Planck-Kurve wihrend er bei Sternen mit hoher
effektiver Temperatur (7, <10000K ) im Rayleigh-Jeans-Bereich liegt. Sobald das Maximum der
Planckkurve aus dem sichtbaren Bereich in Richtung kiirzerer Wellenlingen heraus gewandert ist,
dndert sich der Anstieg (B-V) kaum noch selbst dann, wenn man zu Kurven héherer Temperatur

iibergeht. GroBe Anderungen im Farbindex findet man nur, wenn sich entweder der Wiensche
Bereich oder das Maximum der Strahlungskurve im Bereich des sichtbaren Lichts befindet. In
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diesem Fall sind die Anderungen so betrdchtlich, dafl zwischen (B-V) und Eﬁ eine deutliche

Korrelation besteht, die man zur Bestimmung von Eﬁ eines Sterns nutzen kann.

In der Praxis muf man weiterhin beriicksichtigen, dal Sterne (insbesonders solche, die spiten
Spektraltypen angehdren) nur nidherungsweise wie Schwarze Korper strahlen. Die Abweichungen
zwischen der realen spektralen Energieverteilung eines Sterns und der Energieverteilung eines
Schwarzen Korpers mit derselben Temperatur sind mittlerweile ausreichend gut bekannt und stellen
deshalb auch kein Problem mehr dar.

Das ,,Hineinrutschen* des Rayleigh-Jeans-Teils der Planckkurve in das optische Fenster fiihrt im
FHD zu einer scharfen Begrenzung der Hauptreihe in Richtung sehr hoher Temperaturen. Im HRD
ist das nicht der Fall, da sich theoretisch die frithen Spektraltypen weiter nach links erweitern lassen
(zumindest wenn Bedarf dafiir bestehen sollte).

Da die Strahlung der kiihlen Sterne — insbesondere der Roten Riesensterne — im optischen Bereich
aus dem Wienschen Teil der Strahlungskurve stammt, zeigen deren (B-V)-Werte bereits bei einer
geringen Anderung der Temperatur gut meBbare Unterschiede. Das fithrt dazu, daB sich der
Riesenast im Diagramm weit nach rechts ausdehnt. Besonders schon ist das im FHD mancher
Kugelsternhaufen zu erkennen. Ahnliches gilt natiirlich auch fiir das klassische HRD. Hier wird
diesem Umstand durch die Definition einer ganzen Anzahl von leicht unterscheidbaren Unterklassen
der Spektraltypen K und M Rechnung getragen.
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Farben-Helligkeitsdiagramme a) nach Hipparcos-Daten und b) fiir den Kugelsternhaufen M3
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Parameterbereiche der Sterne im HRD

Es ist niitzlich, einmal die Zahlenbereiche der wichtigsten Kenngréen zu betrachten, die fiir die
Beschreibung realer Sterne von Bedeutung und die in der Natur realisiert sind. Die logarithmische
Skalierung der Ordinate im HRD 148t schon vermuten, dal die Leuchtkraft L. den gréBten
Wertebereich einnimmt: 107 <L/L_ <10° (d.h. ca. 10 GroBenordnungen, L =3.83-10°W ). Im
unteren Extrem liegen die Weilen- und Braunen Zwergsterne, im oberen Extrem die
Uberriesensterne der Leuchtkraftklasse I wie z.B. Rigel (8 0ri), Deneb (& Cyg ) oder Beteigeuze (
aOri). Das Wirken des Stefan-Boltzmannschen Gesetzes zeigt sich darin, da diesem riesigen
Leuchtkraftintervall nur ein relativ kleines Intervall der effektiven Temperatur entspricht:
1/3< T, /T, <20 (T, =57TT7K).

eff ©

Die Radien der Sterne liegen in etwa im Bereich 107 < R/R_ <10’ (R, =6.96-10°m) und die
Massen im Bereich 107" < MIM, <10’ (M, =1.99-10" kg ).

Hauptreihe (main sequence)

Ungefihr 90% aller Sterne in der Milchstralle sind Hauptreihensterne. Sie sind astrophysikalisch von
anderen Sternen dadurch ausgezeichnet, daf} in ihrem Inneren die Energieerzeugung hauptsichlich
durch die Umwandlung von Wasserstoff in Helium (Wasserstoffbrennen) erfolgt. Wihrend dieser
Zeit sind sie sehr stabil und verlassen ihre Position im HRD so gut wie nicht. Sie werden hochstens
ein klein wenig heller wenn sich in ihrem Inneren aufgrund der thermonuklearen Reaktionen
langsam die chemische Zusammensetzung dndert. Das ist auch ein Grund dafiir, dal die Hauptreihe
keine wohldefinierte Linie, sondern ein schmales Band im HRD bildet.

Die Hauptreihe verlduft im HRD relativ gerade von links oben (groe Leuchtkraft, hohe effektive
Temperatur) nach rechts unten (sehr geringe Leuchtkraft bei sehr geringer effektiver Temperatur). In
dieser Richtung nimmt kontinuierlich die Masse und der Durchmesser der Hauptreihensterne ab und
ihre Verweildauer auf der Hauptreihe zu.

Etwas unterhalb der Mitte (bei einer effektiven Temperatur von ca. 5800 K und einer Leuchtkraft
von ca. 4-10* W) befinden sich Sterne mit den Parametern unserer Sonne. Am Ende des rechten
unteren Abschnitts beginnt das Gebiet der sogenannte Braunen Zwerge (M ~0.07M ,

T, < 2900 K ) wihrend sich am linken oberen Ende sehr heille (Spektralklasse O und B, T, ~

25000 K) und sehr massereiche (=10M ;) Sterne kurzer Lebensdauer befinden. Braune Zwergsterne

werden nicht mehr zur Hauptreihe gerechnet, da sie eine so geringe Masse haben, daB3 in ihrem
Inneren gerade einmal fiir eine kurze Zeit Energieerzeugung durch Deuteriumbrennen moglich ist.
Die Zentraltemperaturen von Braunen Zwergen bleiben immer unterhalb der Grenze, wo in
massereicheren Sternen Wasserstoffbrennen einsetzt.

Entsprechend der Klasssifikation nach der Leuchtkraft handelt es sich bei den Hauptreihensternen
um Zwergsterne der Leuchtkraftklasse V.
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Bekannte hellere Hauptreihensterne am nichtlichen Himmel sind Sirius A aCMa (Al, 26 L,
2.14M ), Regulus a Leo (B7,350 L,, 3.5M ), o CenA (G2, 1.57 L, 1.1M ) und € Eri (K2,
028 L, 0.85M ).

T, M, L/L, B-V Sp-Typ M/M_ R/R,
35000 -6 50000 -045 OS5 50 18
23150 -3 12000 -0.25 BIL.S5 10

16400 -2.7 800 -0.16 BS 5 4
5760 +4.8 1 0.62 G2 1 1

3300 +7.7 0.06 139 MO 0.5 0.6
2830 +11.3 0.001 1.84 M7 0.1 0.13

Parameter von Hauptreihensternen

Barnards Stern (M4, 0.0004 L_, 0.17M ;) gehort zu den leuchtschwachen Hauptreihen-sternen der

nidheren Sonnenumgebung und ist aufgrund seiner geringen Helligkeit von 9.54™ nur in einem
Fernrohr sichtbar. Er gehort der Untergruppe der Roten Zwergsterne an, die fast 70% der
Sternbevolkerung der Milchstrae ausmachen. Aufgrund ihrer geringen Masse (zwischen 0.08 M

und 0.57 M) ist die thermonukleare Umwandlungsrate von Wasserstoff zu Helium bei ihnen
duBerst gering, weshalb sie auch nur eine geringe effektive Temperatur (2200K <7, <3800K )

und damit auch nur eine geringe Leuchtkraft (0.0001 < L, < 0.03) ausbilden konnen. Sie erscheinen

deshalb tieforange bis rot (Spektraltyp M, B-V +1.4 .. +1.7). Da der Energietransport innerhalb
dieser Sterne ausschlieflich konvektiv erfolgt, steht ihnen der gesamte Wasserstoffvorrat zur
Energieerzeugung zur Verfiigung.

Die Aufenthaltsdauer von Roten Zwergen auf der Hauptreihe kann mehrere 100 Milliarden Jahre
erreichen. Danach sollten sie sich in einem unspektakuldren Schrumpfungsprozel zu Weillen
Zwergsternen entwickeln.

Unterzwerge

Als ,kiihle Unterzwerge (Leuchtkraftklasse VI) werden Sterne der Spektraltypen G bis M
bezeichnet, die einen um ca. 1-2 Magnituden schwiécheren Bereich unterhalb der Hauptreihe
bevolkern. Sie fallen spektroskopisch durch eine niedrige Metallhdufigkeit auf. Da ,Metalle* das
Opazititsverhalten der Sternmaterie stark beeinflussen, hat das sofort Auswirkungen auf den
Energietransport sowie auf das hydrostatische Gleichgewicht (d.h. den Sternradius bei gegebener
Masse) und damit auf die effektive Temperatur und Leuchtkraft. Im Vergleich zu ,,normalen*
Hauptreihensternen gegebener Masse sind Unterzwerge zwar heiller und leuchtkréftiger, nur reicht
der Helligkeitszuwachs nicht aus, um sie direkt auf der Hauptreihe zu plazieren. Sie bilden deshalb
einen parallelen Zweig aus, der etwas unterhalb der gewohnten Hauptreihe verlauft.
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Ein mehr oder weniger typisches Beispiel fiir einen kiihlen Unterzwerg ist Kapteyns Stern. Seine
Masse betrigt etwa 0.28 M, und seine Leuchtkraft 0.0013 L. Mit einer Entfernung von lediglich

3.9 pc gehort er zur unmittelbaren Nachbarschaft unserer Sonne in der MilchstraBe. Man findet ihn

mit einem Fernrohr (8.8" ) am siidlichen Sternhimmel im Sternbild Pictor (Maler).

Eine ziemlich ritselhafte Gruppe sind die sogenannten ,heilen® oder blauen Unterzwerge
(Spektraltyp O bis B). Man findet sie links unterhalb der Hauptreihe bei hohen Leuchtkriften. Man
nimmt an, da} es sich hier um heliumverbrennende Sterne mit einer sehr dilnnen Wasserstoffhiille
handelt. Thre genaue Einordnung in die Theorie der Sternentwicklung ist gegenwirtig noch
Gegenstand der Forschung.

Riesensterne

Der Bereich der Riesensterne erstreckt sich stark strukturiert rechts und oberhalb der Hauptreihe. Er
zerfillt in mehrere Aste und enthilt Sterne unterschiedlicher Entwicklungsstufen und Massen, die

jeweils verschiedenen Parameterbereichen ( T,,

Hauptreihensternen fillt ihr groBer Radius, der z.B. bei roten Riesensternen durchaus einige Hundert
Sonnenradien iibersteigen kann, sowie ihre z.T. tiberdurchschnittlich groe Leuchtkraft auf. Sie
werden in vier separate Leuchtkraftklassen eingeteilt:

L, M, R) entsprechen. Im Vergleich zu

I Uberriesen (super giants), liegen oberhalb der Hauptreihe iiber den hellen Riesen

IT Helle Riesen (bright giants), besiedeln das Gebiet oberhalb der ,,normalen‘ Riesen
IIT Riesen (giants), bilden den sogenannten Riesenast

IV Unterriesen (subgiants), belegen den Bereich zwischen der Hauptreihe und dem Riesenast

In der Regel werden die einzelnen Typbezeichner noch durch ein Attribut ergénzt, die in etwa die
Farbe des Sterns (und damit, ob es sich um einen frithen, mittleren oder spiaten Spektraltyp handelt)
kennzeichnen. So unterscheidet man z.B. zwischen ,,Blauen Uberriesen* (Spektraltyp O und B) und
,Rote Uberriesen* (spite Spektraltypen). Die ,normalen” Riesensterne vom Spektraltyp K und M
nennt man ,,Rote Riesen®.

T, M, L/L, B-V Sp-Typ M/M_ R/R,
40300 1100000 -0.21 05 70 30
26000 260000 -0.23  BO 25 30
9730 35000 -0.01 A0 16 60
7700 32000 +0.17  FO 12 80
5550 30000 +0.76 GO 10 120
4420 29000 +1.25 KO 13 200
3650 41000 +1.67 MO 13 500
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Lage der Riesensterne im Hertzsprung-Russell-Diagramm

Die leuchtkraftstirksten Uberriesen (M, >—10) werden auch als Hyperriesen bezeichnet und der

Leuchtkraftklasse 0 (oder Ia0) zugeordnet. Es handelt sich dabei u.a. um die sehr hellen blauen
Verianderlichen (LBV), deren Masse die Masse der Sonne um das ca. 100 fache iibersteigt. Sie sind
duferst selten in unserer Milchstrae. In anderen Galaxien werden sie bevorzugt in jungen Starburst-
Regionen beobachtet. Man vermutet, daf} sie bereits nach ca. 1 Million Jahren in einem gigantischen
Hypernovaausbruch zu einem Schwarzen Loch kollabieren. Ein Beispiel fiir solche einen hypergiant
ist der bereits erwéhnte Pistolenstern im Sternbild Schiitze.

Parameter von Riesensternen der Leuchtkraftklasse 1

Am bekanntesten ist die Gruppe der Roten Riesen (LK II/IIl) und Roten Uberriesen (LK I). Sie
tiberdecken die Spektralklassen K und M was ihre orangene bis rote Farbe erklidrt. Rote Riesen sind
die Hauptbewohner des Riesenastes im HRD und entwickeln sich aus Hauptreihensternen, deren
Masse im Bereich von einer bis zu einigen Sonnenmassen liegt. Diese Entwicklung wird in Gang
gesetzt, wenn im Innern dieser Sterne der zum Wasserstoffbrennen notwendige Vorrat an
Wasserstoff zur Neige geht und das sogenannte Schalenbrennen und danach — wenn die
Temperaturerhohung im Kern durch die Kontraktion ausreicht — das Heliumbrennen einsetzt. Dieser
Prozef3 ist mit einer Kontraktion des Kernbereichs und einer enormen Expansion der &duBeren
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Sternhiille verbunden. Dabei wird die abstrahlende Fliche enorm vergroBert (was die Zunahme an
Leuchtkraft erkldrt) wobei parallel dazu die effektive Temperatur auf weniger als 5000 K (,,Gelbe
Riesen®) bzw. 3000 K (,,Rote Riesen) absinkt.

T, M, L/L, B-V Sp-Typ M/M_, R/R,
29000 110000 -0.29  BO 20 15
10100 106 -0.03 A0 4 5
5850 34 +0.65 GO 1.0 6
4750 60 +1.00 KO 1.1 15
3800 330 +1.56 MO 1.2 40

Parameter von Riesensternen der Leuchtkraftklasse I11

Beispiele fiir typische Rote Riesensterne sind aTau (Aldebaran, K5 IIT) und S Gem (Pollux, KO
[lIvar). Der Stern Beteigeuze im Orion (& Ori, M2 1b) ist ein leuchtkriftiger Roter Uberriese mit
einer rund 10000 fachen Sonnenleuchtkraft und einem Durchmesser, der den Durchmesser der Sonne
um mehr als 750 mal iibersteigt. Er zeigt wie die meisten Roten Riesensterne einen unregelmifigen
Lichtwechsel. Einen besonders starken, durch Oszillationen hervorgerufenen Lichtwechsel besitzen
die Mira-Sterne, eine spezielle Gruppe langperiodischer veridnderlicher roter Riesensterne. Man
findet sie am duBerst rechten Rand des Riesenastes.

Weille Zwerge

Der langgestreckte Bereich unterhalb der absoluten Helligkeit von +10" im HRD wird von einer
speziellen Gruppe kleiner (und damit leuchtschwacher) Sterne bevolkert, die man aus historischen
Griinden als Weille Zwerge bezeichnet (es gibt sie auch in Gelb und Orange). Sie stellen den
langsam abkiihlenden Endzustand von Sternen dar, deren (Kern-) Masse unterhalb von 1.44 M j (der
Chandrasekhar-Grenze) liegt und bei denen im Innern keine thermo-nukleare Reaktionen mehr

ablaufen konnen. Dabei wird die Stabilitdt dieser nur etwa erdgrolen Objekte durch den Druck eines
entarteten Elektronengases gewihrleistet.

Als Einzelsterne sind Weile Zwerge nur sehr schwer zu entdecken. Die meisten der bekannteren
Objekte dieser Art sind Komponenten von klassischen Doppelsternsystemen (z.B. Sirius B) oder
gehoren zur Gruppe von kataklysmischen Verdnderlichen (z.B. Zwergnovae, Polare).

Ty

6000-40000 <+10 102..10° ~0.6 ~0.013

M, LIL, M/M_ RI/R,

Parameter von Weillen Zwergsternen

110



Korrelationen, Hertzsprung-Russell-Diagramm

Hertzsprung-Liicke

Ein nur schwach mit Sternen besetzter Bereich zwischen der Hauptreihe oberhalb der Sonne
(M, >+4") und unterhalb einer absoluten Helligkeit von M, =-1" sowie dem Riesenast

(Spektralbereich zwischen A5 und GO) bezeichnet man als Hertzsprung-Liicke. Aus der Theorie der
Sternentwicklung folgt, da Hauptreihensterne am Ende ihres Hauptreihendaseins relativ schnell
durch diese Zone in den Riesenast abwandern. Deshalb ist die Wahrscheinlichkeit gering, zu einem
gegebenen Zeitpunkt in diesem Bereich Sterne in nennenswerter Anzahl aufzufinden.

Der obere Bereich dieser Liicke gehort dem sogenannten Instabilititsstreifen an und enthilt
(insbesondere in alten Kugelsternhaufen) in groBBerer Zahl verinderliche Sterne vom RR Lyrae-Typ.

Instabilitatsstreifen

Im HRD verlduft von rechts oben nach links unten ein schmaler Streifen, der von Pulsations-
verdnderlichen (0 -Cephei und RR Lyrae-Sterne bis hin zu ZZ Ceti-Sterne) besiedelt ist. Diese
Sterne fiihren radiale Schwingungen aus, die alle nach dem gleichen physikalischen Prinzip erfolgen
(sogenannter Kappa-Proze3) und zu einer periodisch wechselnden Helligkeit fithren. Dieser Streifen
wird als Instabilititsstreifen bezeichnet. Er setzt sich unterhalb der Hauptreihe bis in das Gebiet der
WeiBlen Zwerge fort (ZZ Ceti —Sterne).

Delta Cephei — und RR Lyrae-Sterne sind sehr wichtig fiir die Entferungsbestimmung im Weltall, da
bei ihnen ein funktionaler Zusammenhang zwischen der Periodendauer ihres Lichtwechsels und ihrer
absoluten Helligkeit besteht (Perioden-Leuchtkraft-Beziehung).
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