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Eigenschaften von Sternen

• Entfernungsbestimmung (Sternparallaxen)

• Leuchtkraft, absolute Helligkeit, bolometrische Helligkeit

• Filtersysteme, Farbindex, Absorption und Extinktion

• Sternspektren

• Spektralklassifikation

• Korrelation zwischen Beobachtungsgrößen

HR Diagramm

Farben-Helligkeitsdiagramm

• Temperatur, Sternradien, Sternmassen

• Literatur:  Carroll, Ostlie, Kapitel 3, 7, 8;  Weigert, Wendker, Wisotzki, Kapitel 5; Unsöld, Baschek, 
Kapitel 6
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Sternparallaxen

• Die Messung der intrinsichen Helligkeit der Sterne ist eng mit der Bestimmung ihrer Entfernung 
verbunden. Entfernungsbestimmungen von astronomischen Objekten sind jedoch extrem schwierig!

• Parallaxe p: Differenz zwischen den Winkel α1 und α2

• Es gibt verschiedene Parallaxeneffekte, je nach Art der Standortveränderung:

tägliche Parallaxe durch Erdrotation

Horizontalparallaxe: Maximalwert der täglichen Parallaxe am Horizont

=> sehr klein, für Sonne ist dies php,o = 8.8’’

ASTRO I, WS05/06 2.1 Sternparallaxen 45

2.1 Sternparallaxen

Parallaxe p: Differenz zwischen !1 und !2.

Verschiedene Parallaxeneffekte je nach Art der Standortveränderung:

• Tägliche Parallaxe durch Erdrotation;

• Horizontalparallaxe: Maximalwert der tägl. P. am Horizont. Sehr klein; für Sonne:

php,! = 8.8′′.

45
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Sternparallaxen

• jährliche Parallaxe p durch Bahnbewegung der Erde um die Sonne

• es gilt:

• (da p meistens klein it:                      )

• Mit 

• Wir definieren eine neue Einheit:

ASTRO I, WS05/06 2.1 Sternparallaxen 46

• jährliche Parallaxe ! durch Bahnbewegung

der Erde um die Sonne.

Offenbar gilt: sin! = a/r (2.1)

Definition Parsec: 1 pc ist die Entfernung, in der ! = 1′′.

1pc = 206 265Erdbahnradien

= 3.086 ·1016m

= 3.26Lichtjahre.

Meistens ist ! klein, also sin!≈ ! → !/1′′ = 1pc/r . (2.2)

Nächstgelegener Stern: Proxima Centauri mit ! = 0.772′′ → r = 1.3pc.

46

1 radian = 57.3º= 2.063×105 ''

r = 2.063×10
5

p ''
AE

1 pc (parallax-second)=2.063×105 AE = 3.086 ×1018cm

p

sinp ≈ p

sin p = a
r

 

r = 1AE
sin p


1
p
AE
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Sternparallaxen

• Damit gilt:

• Definition Parsec: 1 pc ist die Entfernung, in der p = 1’’

• Nächstgelegener Stern: Proxima Centauri mit p = 0.772’’ → r = 1.3 pc

• (zuerst von Friedrich Wilhelm Bessel in 1838 gemessen)

• 61 Cygni: Bessel in 1838 -> p=0.361’’ => r =1/p’’ pc = 3.16 pc = 10.3 ly

• (heutiger Wert ist 11.1 ly)

ASTRO I, WS05/06 2.1 Sternparallaxen 46

• jährliche Parallaxe ! durch Bahnbewegung

der Erde um die Sonne.

Offenbar gilt: sin! = a/r (2.1)

Definition Parsec: 1 pc ist die Entfernung, in der ! = 1′′.

1pc = 206 265Erdbahnradien

= 3.086 ·1016m

= 3.26Lichtjahre.

Meistens ist ! klein, also sin!≈ ! → !/1′′ = 1pc/r . (2.2)

Nächstgelegener Stern: Proxima Centauri mit ! = 0.772′′ → r = 1.3pc.

46

1 pc = 206265 Erdbahnradien
       = 3.086 ⋅1016m
       = 3.26 Lichtjahre

r = 1
p ''
pc

p
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Strahlungsleistung	

• Leuchtkraft L = die pro Zeiteinheit von der ganzen Sternoberfläche in allen Frequenzen 
ausgestrahlte Energie

• Einheit: Leuchtkraft der Sonne 

• Die Leuchtkraft (Integral über den Energiefluss Fν): 

• Ausserhalb der Quelle: L ist entfernungsunabhängig, da F ~ r-2  

• Typische Sterne: L variiert von etwa

 
L

= 3.86 ⋅1026W = 3.86 ⋅1033erg / s

 
10−4L


→ 106L



L = 4πR2F = 4πR2 Fvdν
ν
∫

Flußdichte und Fluß (3/4)
Einsetzen liefert: F = I            cos !!!! sin !!!! d!!!! d"""" = 0m   m

!!!!=0  """"=0
#### 2####

Also kein Netto-Energiefluß, da wir auch nach innen integriert haben undebenso viel Strahlung in das Oberflächenelement dA eintritt wie austrittStrahlungsmenge durch Oberfläche für isotropen StrahlerF = I            cos !!!! sin !!!! d!!!! d"""" = #### Im   m
!!!!=0  """"=0
####/2   2####

Warnung: In Literatur sind Definitionen nicht immer klar, Flußdichte wird oft Fluß oder Intensität genannt – überprüfen, was gemeint ist!Fluß (sauber definiert):  Leistung, die durch Oberfläche geht, Einheit WattGesamt-Fluß L, der von Stern isotrop emittiert wird, ist alsoFluß, der durch geschlossene Oberfläche um Quelle geht.Oberfläche (sphärisch):   4####r2 L = 4#### r2 FL suggeriert schon: Fluß = LeuchtkraftAußerhalb Quelle: L ist entfernungs-unabhängig, da F ~ r-2L allgemein:     L =  $$$$ r2 F   ,  voller Raumwinkel ist 4####Leuchtkraft bei spezifischer Wellenlänge:  L%%%%,Einheit  [W  Hz-1] Karttunen
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Absolute Helligkeit

• Bisher hatten wir die scheinbare Helligkeit definiert, mit m(Vega = αLyrae)=0 bei allen ν:

• Absolute Helligkeit: scheinbare Helligkeit in einer Entfernung r0 = 10 kp. Maß für die intrinsische 
(entfernungsunabhängige) Helligkeit:

• Der Entfernungsmodul ist definiert als:

• Beispiel: Vergrößerung von m-M um +5m => die Entfernung r wächst um einen Faktor 10

m − M = −2.5 ⋅ log10
S(r)
S(r0 )

M = m − 2.5 log10
r 2

r0
2

⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟
= m − 5 log10

r
r0

⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟

m = −2.5 ⋅ log10
S

S(Vega)

m − M = 5 log10
r

10pc
⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟
= 5 log10

r
1pc

⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟
− 5m
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Absolute Helligkeit

• Beispiel: 

• Die scheinbare Helligkeit der Sonne ist mSonne = -26.81 und die Entfernung ist 1AE=4.848x10-6 pc

• => die absolute Helligkeit der Sonne:

• und der Entfernungsmodul:

Page 8

Absolute magnitudes are introduced as a measure of the intrisic (distance independent)

luminosity:

M = m− 5 log

(
D

10pc

)

with:
M = the absolute magnitude
m = the apparent magnitude
D = the distance measured in parsec (1pc = 3.2616 light years= 3.0856× 1018 cm)
m - M is called the distance modulus

Note: parsecs are the standard distance unit in astrophysics. Parsec means parallax

second. The radius of the earth orbit, seen from a distance of 1 pc corresponds to

an angular distance of 1 arcsec.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

MSonne = mSonne − 5 log10 d + 5 = 4.76

mSonne − MSonne = −31.57
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Bolometrische Helligkeit

• mbol: definiert als die Gesamtstrahlung über alle λ (kaum messbar, da viele Detektoren erforderlich 
und manche Bereiche werden von der Atmosphäre absorbiert) 

• BC = bolometrische Korrektur, so definiert dass BC < 0 für fast alle Sterne. BC ≈ 0 für F→G Sterne, 
da diese ihr Emissionsmaximum im V-Band haben

• Bolometrische Magnituden werden i.A. nur für Sterne benutzt

mbol = mV + BC
Page 9

Bolometric magnitudes mbol are a measure for the total luminosity integrated over all

wavelengths. One defines:

mbol = mV + B.C.
where B.C. is called bolometric correction and defined in such a way that for almost all
stars B.C.> 0. B.C. ∼ 0 for F to G stars (because these have their emission maximum in
the V-band). Bolometric magnitudes are generally not used for objects other than stars.

Bolometric correction as a function
of effective temperature Teff

from Flower, 1996, ApJ

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

Bolometrische Korrekturen 
als Funktion von Teff
(Flower, ApJ 1996)
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Filtersysteme

• Die gemessenen Flüsse sind nicht monochromatisch, sondern werden über einen Filter-Bandpass 
integriert (typische Breiten: mehrere 100 bis 2000 Å)

• Beispiel: Johnson UBVRIJHKLMN (U=NUV, B = Blau, V= sichtbar (Grün), R = Rot, I =NIR, 
JHKLMN=IR); Sloan Digital Sky Survey Filter u´ g´ r´ i´ z´ (eventuell Standard in der Zukunft)

• Beispiel (Tabelle): absolute Strahlungsströme eines A0V Sterns für die effektiven λ des Johnson 
Filters

Page 5

Absolute radiation fluxes Sλ for an A0V star with visible brightness V = 0 mag (and because
it is an A0V star like Vega, it obviously has UBVRIJHKLMN = 0 in the Vega magnitude
system) for the effective wavelengths of the Johnson filters

Filter λ[µm] Sλ[Wm−2nm−1]

U 0.36 3.98× 10−11

B 0.44 6.95× 10−11

V 0.55 3.63× 10−11

R 0.70 1.70× 10−11

I 0.90 8.29× 10−12

J 1.25 3.03× 10−12

K 2.22 3.84× 10−13

L 3.60 6.34× 10−14

M 5.00 1.87× 10−14

N 10.60 1.03× 10−15

The value given for V corresponds to
SV = 3.66× 10−23Wm−2Hz−1

N = 1004 photons cm−2Å−1

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

Filtersysteme (3/9)
Helligkeitsmessungen – Photometrie - (heute meist von CCD-Bildern) findet meist mit Daten statt, die mit wohldefinierten Filtern gewonnen wurdenGängige Filtersysteme:UBVRI – Johnson & Morgan (1950er Jahre, UBV), später um R,I erweitert`Farben´: U: Ultraviolett, B: Blau, V: Visuell, R: Rot, I: Infrarot, HJK (IR)Entsprechende Magnituden heißen oft ebenfalls U, B, V etc.Genormte Filterkurven und Messungen von Standardsternen zur Kalibrationexistieren – UBVRI ist Breitband-System,u,v,b,y ist Beispiel für Schmalband-System(Strömgren-Filter)

Verschiedene Filterfür verschiedeneObjekte und Anwendungen

UBVRI – Filterkurven (Cousins)

Noch heute werden neue definiert (-> relevant!)z.B. die vom Sloan Digital Sky Survey benutztenFilter.   Vergleichbarkeit kann Probleme machen... Die Filterkurven desSDSS SDSS Filter-Kurven
10



Filtersysteme

• Transmissionkurve  für das UBVRI System, und das Spektrum eines G5V Sterns (sonnenählich) zum 
Vergleich

Page 6

Transmission curves for the currently most widely used Johnson UBV, Kron Cousins RI
filter system, as reconstructed by Bessel (PASP, 1990). A G5V star (similar to the sun, but
somewhat cooler) is overplotted for comparison.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

U B V R I
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Der Farbindex

• Definition: Unterschied zweier Magnituden in verschiedenen Filtern

Beispiel: U-B = mU - mB

                 B-V = mB - mV

                       .... (bis ins nahe Infrarot)

• Stern mit kleinerem Farbindex ist “blauer”, Stern mit größerem Farbindex ist “roter”.

• Farbindex wird oft auch “Farbe” genannt

Verteilung der Sterne in der 
U-B versus B-V Ebene 

(Typen, B, A, F  ... werden später erklärt)

Carroll and Ostlie

Beispiel: 

Stern (O5) mit Teff=44500K und 
U-V=-1.19, B-V = -0.33
=> negatives U-V => Stern scheint heller im UV
aus Wienschen Verschiebungsgesetz: λmax=652Aº
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Absorption und Extinktion

• Der auf der Erde gemessene Strahlungsfluss astronomischer Objekte muss auf mehrere Effekte 
korrigiert werden.

• Absorption in der Erdatmosphäre:

• gültig für θ < 70º; typische Werte für ελ = 0.1 (bei 4000Å)- 0.3 (bei 8000Å)

• Extinktion und Absorption durch Staubkörner und Gas zwischen Objekt und Erde (Strahlung 
wird durch Absorption und Streuung geschwächt, kann in anderen Wellenlängen re-emittiert werden; 
Licht wird durch das ISM gerötet, da blaues Licht stärker als rotes gestreut und absorbiert wird). Dies 
wird durch den Farbexzess beschrieben:

• Die Extinktion für den Filter V ist:

• Die Beziehung zwischen Farbexzess und Extinktion (empirisch):

mλ ,corr = mλ ,obs −
ελ

cosθ
θH H/cosθ

EB−V = (B − V)obs − (B − V)0

mV ,obs = mV ,0 + AV

AV = 3.1EB−V
=> kann man den Farbexzess messen=> visuelle Extinktion

Page 12

Averaged interstellar extinction curve Aλ according to Savage&Mathis (1979).

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

mittlere interstellare Extinktionskurve
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Sternspektren

• liefern viele detailierte Informationen über Sterneigenschaften

• aus der Analyse von Sternspektren 

• => Oberflächentemperaturen, Massen, Radien, Helligkeiten, chemische Zusammensetzung 

• Historisch

William Wollaston: berichtete über dunkle Linien im Sonnenspektrum in 1802

Joseph Frauenhofer: entdeckte viele Absorptionslinien im Sonnenspektrum (1816-1820) und dokumentierte 
diese mit großer Genauigkeit (~ 475 Linien in 1816)

Gustav Kirchoff und Robert Bunsen (1859): identifizierten die Frauenhofer D-Linien in der Sonne (und andere 
Sterne) als Absorptionslinien von Na. Sie identifizierten auch 70 dunkle Linien im Sonnenspektrum als 70 
helle Emissionslinien von Eisen => Beginn der physikalischen und chemischen Analyse der Sterne

Helium (damals auf der Erde nicht bekannt) wird 1869 spektroskopisch in der Sonne entdeckt (von Helios)

Doppler: sagt 1842 den “Doppler” Effekt vorher. Schreiner und Keeler verifizieren ihn in 1890

Sechi, Vogel und Draper (1880): Beginn der spektralen Klassifikation => Henry-Draper Katalog mit 200 000 
Sterne (1918 - 1924 mit Prisma-Platten ) 

14



Harvard Klassifikation

• Edward Pickering, Williamina Flemming und Annie Cannon: entwickeln ein Klassifikationssystem der 
Sternspektern (1888 - 1901); L und T erst 1999 bzw 2000 hinzugefügt

• Eindimensionale Sequenz in Farbe, effektiver Temperatur Teff und variierende Stärke der 
Absorptionslinien

• feinere Unterteilung von 0-9  B0, B1, ..., B9, A0,..., A9, usw

• die Buchstaben: keine Abkürzungen, keine Bedeutung; Sätze zum Auswendiglernen:

Oh Be A Fine Girl/Guy, Kiss Me

Ohne Bier Aus’m Fass Gibt’s Koa Mass

Page 15

4.2.1 Harvard classification (extended by L and T types).

S
/

O - B - A - F - G - K - M - L - T
\
R - N

colour: blue white yellow red infrared
B - V : -0.3 0.0 0.4 0.8 1.5

The Harvard classification is a sequence in color, effective temperature Teff and varying
strengths of absorption lines.

A fine division is given by the digits 0-9 : B0, B1, ..., B9

The letters have no meaning but there exist funny (or stupid?) sentences to memorize the
main types, like:

Oh Be A Fine Girl, Kiss Me Right Now (american style), or

Ohne Bier Aus’m Fass Gibt’s Koa Mass (bavarian style) ...

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

Annie Cannon
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Harvard Klassifikation
ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 60

2.4.1 Definition der Spektralklassen

60
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Harvard Klassifikation

• Historisch bedingte Bezeichnung:

“frühe” Typen für die Klassen O, B, A

“mittlere” Typen für die Klassen F, G

“späte” Typen für die Klassen K, M, L, T

• jedoch haben Spektralklassen nichts mit Alter zu tun!

die physikalische Basis des Klassifikationsschema 

war erstmal unklar!

• Spektraltyp der Sonne: G2

O→T: 

Maximum von S(λ) von kleinen zu großen Wellenlängen

Sternfarbe ändert sich von bläulich-weiß über gelb zu rot

→ Spektralklassen unterscheiden sich hauptsächlich 

     durch Teff

Page 16

Spectral intensity distributions of stars of different Harvard type.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05
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Spektren und Spektralklassen: O und BASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 64

Spektren und Spektralklassen: O, B

64

beobachtetes optische Spektrum Modellrechnung: spektrale Energieverteilung

O7

B4

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Spektren und Spektralklassen: A und FASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 65

Spektren und Spektralklassen: A, F

65

beobachtetes optische Spektrum Modellrechnung: spektrale Energieverteilung

A0

F0

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Spektren und Spektralklassen: G und KASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 66

Spektren und Spektralklassen: G, K

66

beobachtetes optische Spektrum Modellrechnung: spektrale Energieverteilung

G2

K5

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Spektren und Spektralklassen: M und L
ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 67

Spektren und Spektralklassen: M, L

67

beobachtetes optische Spektrum Modellrechnung: spektrale Energieverteilung

M5

L5

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Harvard Klassifikation

• Basis der Klassifikation: Stärke von Absorptionslinien

• Kriterien:

Anzahl der Absorptionslinien

Ionisationsstufen (Notation: H I = H0, H II = H+, Fe III = Fe2+, usw)

Stärke des Balmersprungs

Molekülbanden

ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 68

Basis der Klassifikation: Stärke von Absorptionslinien

Kriterien:

• Anzahl der Absorptionslinien

• Ionisationsstufen (Notation: Fe i = Fe0, Fe ii = Fe+, usw.)

• Stärke des Balmersprungs

• Molekülbanden

68
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Spektraltyp und Farben

• Spektraltyp und photometrische Farbe B-V sind sehr gut korreliert:

ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 72

2.4.3 Spektralklassen und Farben

Photometrische Farbe B−V sehr gut mit Spektraltyp korreliert:

– aber nur ohne Extinktion durch interstellaren Staub!

72

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Spektralklassen: Eigenschaften

• Spektraltyp O

frühe O-Sterne: im optischen dominieren die Absorptionslinien von H+, im UV starke Linien von 
hochionisierten CNO-Elementen (C3+, Si3+). späte O-Sterne: diese Linien werden schwächer und von Linien 
niedriger Ionisationsstufe abgelöst. Im Optischen: He0 und H0 Linien. Maximum des Kontinuums liegt in UV-
Bereich

• Spektraltyp B

He-Linien werden schwächer; keine He+ Linien. H0-Linien werden stärker. Maximum im UV, jedoch steigt 
des Anteil des optischen Kontinuums

• Spektraltyp A

H0-Linien (Balmer) erreichen ihr Maximum. Erste Linien von Metallen - Fe+, Ca+ - treten auf. Das Maximum 
liegt im optischen Spektralbereich

• Spektraltyp F

H0-Linien werden schwächer; die Stärke der Metallinien wächst. Es treten Linien neutraler Atome wie Fe0, 
Cr0 auf. 

24



Spektralklassen: Eigenschaften	

• Spektraltyp G

die Linien der neutralen Metalle werden stärker, die der ionisierten schwächer. Balmersprung und 
Balmerlinien verschwinden aus dem Spektrum. Das Kontinuum verschiebt sich innerhalb des optischen 
Spektralbereichs zu größeren Wellenlängen

• Spektraltyp K

Spektrallinien sind entweder auf neutrale Atome (Ca0) oder auf einfache Moleküle wie CH und CN 
zurückzuführen

• Spektraltyp M

Spektren werden durch Molekülbanden dominiert, insbesondere des TiO für späte M-Sterne. Das Maximum 
des Kontinuums liegt im nahen Infraroten

• Spektraltyp L

Stärke der TiO Banden nimmt ab. Es kommen Banden von Metalhydriden (FeH, CaH) und Wasser (H2O) 
dazu

• Spektraltyp T:

Kaum Information im optischen Bereich. Im nahen IR dominieren Apsorptionsbanden von H2O und CH4

25



Temperatur der Sterne

• Leuchtkraft, Radius und die Effektivtemperatur eines Sterns sind korreliert:

• Teff = Temperatur eines schwarzen Strahlers, der mit der selben Gesamtintensität wie der Stern 
strahlt

Page 18

4.2.2 Temperatures of stars

To first order, the spectral energy distributions of stars can be described by a black-body
spectrum (Planck’s radiation law; units: ergs/cm2/s/Å):

Bλ(T) =
2hc2

λ5

1

ehc/λkBT − 1
The maximum energy is emitted at a wavelength defined by Wien’s Displacement law:

λmax =
3× 107Å

T/kB

while the integral over wavelength gives the Stefan-Boltzmann law:

B(T) =

∫
dλ Bλ(T) = σT4

This allows to assign stars of differ-

ent type an effective temperature

Teff which is related to luminosity L

and radius R of the star:

L = 4πR2σT 4
eff

.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

L = 4π r 2σTeff
4

Page 19

Relation between B-V color and effective
temperature Teff from Flower, 1996,
ApJ.

The different types of stars (see below)
are offset from each other by 0.3 dex.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05

Beziehung zwischen B-V Farbe und Teff

26



Absorptionslinien und Temperatur

• Variation der Absorptionslinien als Funktion der Temperatur Teff

• => unterschiedliche Stärke der Absorptionslinien von der T-Abhängigkeit der Ionisations/
Anregungszustände der Atome

27



Leuchtkraftklassen

• Innerhalb einer Spektralklasse -> markante Unterschiede; zB Schärfe der einzelnen Absorptionslinien

• zB Sterne in einem Sternhaufen: je schmaler und schärfer die Linien, desto leuchtkräftiger sind die 
Sterne

• da für eine Spektralklasse Teff ≈ ct => größeres L bedeutet größerer Radius => niedrigere 
Oberflächengravitation (bei gleichbleibender Gesamtmasse) => kleinere Druckverbreiterung von 
Spektrallinien

• William Morgan und Phillip Keenan (1950er): erweiterten das Konzept der Spektralklassifikation in ein 
zwei-dimensionales System, das MK-System. Es wurden 6  Leuchtkraftklassen definiert:

Leuchtkraftklasse I: Überriesen (Ia und Ib)

Leuchtkraftklasse II: helle Riesen

Leuchtkraftklasse III: Riesen

Leuchtkraftklasse IV: Unterriesen

Leuchtkraftklasse V: Hauptsequenz-Sterne (Zwerge) 80%-90% aller Sterne

Leuchtkraftklasse VI: Unterzwerge

W.D.                         : Weisse Zwerge

28



Leuchtkraftklassen

• Übersetzung LK-Klasse in Leuchtkraft: abhängig vom Spektraltyp

ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 71

Übersetzung LK-Klasse in Leuchtkraft: abhängig vom Spektraltyp

Beispiele:

• Sonne: G2 V

• Sirius A2 V

• Deneb (! Cyg) A2 Ia

• Arkturus (! Boo) K2 III

• Beteigeuze (! Ori) M2 Iab

Eigene Klassen für Weiße Zwerge: DA, DB, DC, ...; L <
∼ 10

−2
L".

71

ASTRO I, WS05/06 2.4 Spektralklassifikation 71

Übersetzung LK-Klasse in Leuchtkraft: abhängig vom Spektraltyp

Beispiele:

• Sonne: G2 V

• Sirius A2 V

• Deneb (! Cyg) A2 Ia

• Arkturus (! Boo) K2 III

• Beteigeuze (! Ori) M2 Iab

Eigene Klassen für Weiße Zwerge: DA, DB, DC, ...; L <
∼ 10

−2
L".

71

Beispiele:

Weisse Zwerge: eigene Spektral- und LK-Klasse (DA, DB Haupttypen)
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Hertzsprung-Russell-Diagramm 

• Kennt man die Entfernung der Sterne (und somit die absoluten Helligkeiten), so kann man das in der 
Astrophysik fundamentale

Farben-Helligkeits-Diagramm oder das Hertzsprung-Russell-Diagramm auftragen

• Historisch: 1910 Rosenberg, Hertzsprung und Russel führten das HR-Diagramm ein -> zeigt 
Leuchtkraft der Sterne als Funktion der effektiven Oberflächentemperatur

• Jedoch: HR-Diagramm ist mit Farben-Helligkeits-Diagramm eindeutig korreliert, und letzteres ist 
leichter direkt aus Beobachtungsgrößen darzustellen

• Farben-Helligkeits-Diagramme: wichtig zur 

Bestimmung der Sternevolution, des Alters und

der Metalizität von Sternhaufen 
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2.5 Korrelationen

2.5.1 Hertzsprung-Russell-Diagramm

Gesucht: Verteilung im Diagramm Spektraltyp-Leuchtkraft!

Dazu benötigt: Leuchtkräfte, also Entfernungen für alle Sterne.

In Sternhaufen: alle r ∼ gleich,

⇒ m−M = const.

Farben-Helligkeits-Diagramm

nur um m−M verschoben!

Beispiel:

Offener Sternhaufen M44

(“Praesepe”):

76

Beispiel: Offener 
Sternhaufen M44 “Praesepe”

alle r ~ gleich => m-M =const
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Hertzsprung-Russell-Diagramm 

• Beispiel: Farben-Helligkeits-Diagramm der Sterne 

aus der Sonnenumgebung

(mit Hipparcos Satellit aufgenommen,

Astrometriesatellit der ESA, 1989-1993

=> Hipparcos-Katalog mit 120k Sterne auf

0.003’’ vermessen

=> Tycho-Katalog mit 1x 106 Sternörter auf 

0.02’’)

• Nächste geplante Mission:

• Gaia (Start für Ende 2011)

Page 27

The color-magnitude dia-
gram of all Hipparcos stars
with relative distance error
< 0.1.

Astrophysics Introductory Course SS04 & WS04/05
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Hertzsprung-Russell-Diagramm 

• Leuchtkraftklassen im HRD:

=> jeder Stern ist 

durch 3 Größen definiert:

Spektralklasse (O,B,..)

Spektral-Subklasse (0,1,..)

Leuchtkraftklasse (I,II,...)

• Beispiele:

Sonne: Hauptreihen (HR) Stern

vom Typ G2V

Vega: HR-Stern vom Typ A0V

Arcturus: roter Riese K0III

Deneb: Überriese A0Ia
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Hertzsprung-Russell-Diagramm  (schematisch)

• Sterntypen

       Leuchtkraftklasse I: Überriesen (Ia und Ib)

Leuchtkraftklasse II: helle Riesen

Leuchtkraftklasse III: Riesen

Leuchtkraftklasse IV: Unterriesen

Leuchtkraftklasse V: Hauptsequenz-Sterne 

                                (Zwerge) 80%-90% aller Sterne

Leuchtkraftklasse VI: Unterzwerge

W.D.                         : Weisse Zwerge
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Sterntypen im Hertzsprung-Russell-Diagramm

78

Weigert, Wendker, Wisotzki
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Hertzsprung-Russell-Diagramm

• “Physikalisches” HRD: Leuchtkraft L gegen Effektivtemperatur

• Die Leuchtkraft eines Sterns hängt mit der Effektivtemperatur 

über

zusammen => höhere Leuchtkraft bei gleicher Spektralklasse 

(also Teff) bedeutet also größerer Sternradius

• Linien mit R = constant sind gegeben durch:

• wobei:

L = 4πR2σTeff
4

logL = 4 logTeff + A
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“Physikalisches” HRD: Leuchtkraft L gegen Effektivtemperatur Teff

Darin: Linien mit R= const.

gegeben durch

logL= 4 · logTeff+A

(2.12)

wobei

A= log(4!R2")

79

A = log(4πR2σ )

34



Beziehungen für Hauptreihensterne

• Auf der Hauptreihe ist die Masse M eng mit der Effektivtemperatur Teff und der Leuchtkraft L korreliert

• Masse-Leuchtkraft Beziehung

• für 

• gilt:
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2.5.2 Beziehungen für Hauptreihensterne

Auf Hauptreihe: Masse M eng mit Teff und L korreliert.

Masse-Leuchtkraft-

Beziehung,

für 0.5M!
<
∼M <

∼ 10M!:

L

L!

=

(

M

M!

)3.5

(2.13)
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0.5M


≤ M ≤ 10M



 

L
L


=
M
M


⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟

3.5
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Beziehungen für Hauptreihensterne

• Auf der Hauptreihe nimmt der Radius R nur langsam mit L zu:

• Masse-Radius Beziehung

• für

• gilt:
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Ebenfalls: Auf Hauptreihe nimmt Radius R nur langsam mit L zu:

Masse-Radius-

Beziehung,

für M >
∼M!:

R

R!

=

(

M

M!

)0.6

(2.14)
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M ≥ M



 

R
R


=
M
M


⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟

0.6
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Beziehungen für Hauptreihensterne

• aus                                                    und                                              mit  

• folgt die Beziehung zwischen Effektivtemperatur und Masse eines Sterns:

• => die Masse M ist der primäre Parameter, der das Erscheinungsbild eines Sterns auf der Hauptreihe 
bestimmt

• (Masse ist schon bei der Sternentstehung festgelegt)

 

L
L


=
M
M


⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟

3.5

 

R
R


=
M
M


⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟

0.6

L = 4πR2σTeff
4

Teff
4 ∝M 2.3
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Charakteristische Größen von Sternen (abgeleitete Werte, in solaren Einheiten).

Spek- LK- L M R !̄ g

traltyp Klasse

Sonne 3.9 ·1026 2 ·1030 6.96 ·108 1.41 ·103 274

G2 V [W] [kg] [m] [kgm−3] [ms−2]

O5 V 800 000 60 12 0.03 0.4
B0 52000 17.5 7.4 0.04 0.3
B5 830 5.9 3.9 0.1 0.4
A0 54 2.9 2.4 0.2 0.5
A5 14 2.0 1.7 0.4 0.7
F0 6.5 1.6 1.5 0.5 0.8
F5 3.2 1.4 1.3 0.6 0.8
G0 1.5 1.05 1.1 0.8 0.9
G5 0.79 0.92 0.92 1.1 1.1
K0 0.42 0.79 0.85 1.3 1.1
K5 0.15 0.67 0.72 1.8 1.3
M0 0.077 0.51 0.60 2.2 1.4
M5 0.011 0.21 0.27 10. 3.2

L0 Braune – <0.08 – – -
T0 Zwerge – - – – –

B0 III 110 000 20 15 0.006 0.08
A0 106 4 5 0.03 0.03
F0 20 – – – –
G0 34 – – – –
K0 60 – – – –
M0 330 – - – –
M5 930 – - – –

O5 I 1 100 000 70 30 0.0025 0.08
B5 52000 – – – –
A5 35000 – – – –
F5 32000 – – – –
G5 29000 – – – –
K5 38000 – – – –
M5 300 000 – – – –

heiße Weiße – – – – –
kühle Zwerge – – – – –
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Charakteristische Größen von Sternen (direkte Messwerte).

Spek- LK- Teff MV (B−V )0 (U−B)0
traltyp Klasse [K] [mag] [mag] [mag]

O5 V 42000 −5.7 −0.33 −1.19
B0 30000 −4.0 −0.30 −1.08
B5 15200 −1.2 −0.17 −0.58
A0 9790 +0.65 −0.02 −0.02
A5 8180 1.95 +0.15 +0.10
F0 7300 2.7 0.30 +0.03
F5 6650 3.5 0.44 −0.02
G0 5940 4.4 0.58 +0.06
G5 5560 5.1 0.68 0.20
K0 5150 5.9 0.81 0.45
K5 4410 7.35 1.15 1.08
M0 3840 8.8 1.40 1.22
M5 3170 12.3 1.64 1.24

L0 Braune 2000 – – –
T0 Zwerge 1300 – – –

B0 III 29000 −5.1 −0.30 −1.08
A0 10100 +0.0 −0.03 −0.07
F0 7150 1.5 +0.25 +0.08
G0 5850 1.0 0.65 0.21
K0 4660 +0.7 1.00 0.84
M0 3690 −0.4 1.56 1.87
M5 3380 −0.3 1.63 1.58

O5 I 40300 −6.6 −0.30 −1.17
B5 13600 −6.2 −0.10 −0.71
A5 8610 −6.6 +0.09 −0.08
F5 6370 −6.6 0.32 +0.27
G5 4930 −6.2 1.02 0.83
K5 3990 −5.8 1.60 1.80
M5 2880 −5.6 1.80 1.60
heiße Weiße 70000 8 −1.0 −1.5
kühle Zwerge 4000 16 +1.0 +0.5
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Weigert, Wendker, Wisotzki

38



Sternradien

• Trigonometrische Messung: erfordert die Bestimmung des scheinbaren Winkeldurchmessers α und 
der Entfernung r des Sterns.

• Nur für sehr wenige Sterne messbar

• Sonne: α = 31’59’’, mit r = 1 AE => R = 6.96 x 105 km

• Andere Sterne α << 1’’ => interferometrische Methoden (bis zu 10-4’’) => werden die Messung des 
Sonnenradius in ~ 10 pc Entfernung ermöglichen

• Bedeckungsveränderliche (Doppelsternsysteme, die sich während eines Umlaufes gegenseitig 
bedecken) 

ASTRO I, WS05/06 2.3 Zustandsgrößen 53

Traditionelle Methode für Sternradien: “Bedeckungsveränderliche”.

Gleichzeitige Messung von Veränderungen der

• Radialgeschwindigkeit von Stern 2 und

• Helligkeitsänderung des Gesamtsystems.

Aus Bedeckungsdauer und Bahngeschwindigkeit: → Sterndurchmesser!

53
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Bedeckungsveränderliche Sterne

• Prinzip am einfachen Fall: Stern1 mit Ø=D wird von Stern2 mit Ø=d mit Geschwindigkeit v umlaufen 
(Kreisbahn). Das System entfernt sich mit Radialgeschwindigkeit V von uns.

• => Stern2 hat Radialgeschwindigkeiten zwischen V+v und V-v

• => Doppler-Linienverschiebung zwischen Δλ1 und Δλ2:

• => aus Δλ1 und Δλ2 können wir v bestimmen

• Während jedes Umlaufes -> Bedeckung von Stern 1 => Abnahme der Helligkeit (t1, t2, t3, t4 messbar) 

• Es gilt:

Δλ1

λ0

=
V + v
c

,      Δλ2

λ0

=
V − v
c

⇒
Δλ1 − Δλ2

λ0

= 2 v
c

D + d = v(t4 -t1)
D − d = v(t3-t2 )
⇒  D,  d

In Realität: keine Kreisbahnen, Beobachtungsrichtung liegt nicht 
in Bahnebene, beide Sterne bewegen sich um den gemeinsamen 
Schwerpunkt (v1 und v2 aus beiden Spektren), usw
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Sternradien	

• Indirekte Bestimmung: Teff aus Sternspektrum

⇒ R =
L

4πσTeff
4

ASTRO I, WS05/06 2.3 Zustandsgrößen 54

Indirektes Verfahren: Teff aus Sternspektrum, dazu r und L,

einsetzen in Gl. (2.8), nach R auflösen:

R=

√

L

4!"T
4

eff

(2.9)

Wertebereich für Sternradien:

• Neutronensterne: R∼ 10 km

• Weiße Zwerge: R∼ 0.01R!

• Sonnenähnliche Sterne: R∼ 0.5 . . .10R!

• Rote Riesen: R∼ 20 . . .100R!

• Überriesen: R∼ 100 . . .1000R!

54
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Sternmassen

• Wie kann man aus der Vermessung der Bahnen von Doppelsternen deren Massen bestimmen?

• Prinzip: nach dem 3. Keplerschen Gesetz

• wir schreiben um und teilen durch die Gleichung für die Erdbewegung um die Sonne:

• Sind die absoluten Bahnen (dh die großen Halbachsen a1 und a2) bekannt, folgt 

P2 = 4π 2

G(m1 +m2 )
a3

 

m1 +m2 =
4π 2

G
a3

P2

m1 +m2

M


=
a / 1AE( )3
P / 1Jahr( )2

a1

a
=

m2

m1 +m2

,        a2

a
=

m1

m1 +m2

⇒  m1

m2

    und   m1 +m2

a = große Halbachse 
der Schwerpunktsbewegung

iA ist nicht die volle Infomation vorhanden
man unterscheidet mehrere Spezialfälle
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Doppelsterne und Sternmassen

• Visuelle Doppelsterne: man kann beide Sterne und ihre relative Bewegung direkt beobachten. Man 
erhält die scheinbare große Halbachse der Bahnellipse a’’ (in arcsec) sowie die Periode P. Ist die 
Entfernung bekannt => a und somit m1+m2; kann man auch a1 (a1’’) und a2 (a2’’) messen => m1/m2

• Spektroskopische Doppelsterne: die Sterne sind nicht getrennt sichtbar, sie werden durch 
periodische Schwankungen Δλ der Spektrallinien um ein mittleres λ getrennt. Aus Δλ/λ=vr/c => vr 
und P. Man sieht 2 Systeme von Spektrallinien die jeweils ein um 180º phasenverschobenes vr 
zeigen. Jedoch: vr ist nur die Projektion auf die Beobachtungsrichtung vr = vBahn sin i, wobei i 
unbekannt ist.

• Bedeckungsveränderliche: eine Bedeckung erfolgt nur dann, wenn die Beobachtungsrichtung 
nahezu in die Bahnebene fällt, dh i ≈ 90º. Dann sind vr1 und vr2 ≈ die Bahngeschwindigkeiten; daraus, 
und aus der Periode P => a1 und a2 => a = a1 + a2. 

=> die Masse der normalen Sterne variieren im Bereich

     (durch die Physik des Sternaufbaus begrenzt):

!"#$%%&#'#%( !"#$%&'(#)*"#*+",*-./'0#01",*(#+*-./'02&3."4

!"#"! $%&&'()*'+,'-.,/-0*'+,12))',

)*+ ,-..+/ 0+1 "2+1/+ 3452 .*67 /81 9:+1 0*+ ;1-<*2-2*=/ :+.2*>>+/ 8/0 *.2 0-7+1 -8? 0*+ ,+..8/@ <=/ )=AA+3B 8/0 ,+71B
?-67.C.2+>+ :+.6714/D2E F33+10*/@. .*/0 0*+ ,+717+*2 0+1 "2+1/+ ,*2@3*+0+1 <=/ ,+71?-67.C.2+>+/E )*+ ,-..+/:+.2*>>8/@
+1?=3@2#08167#G+=:-6728/@#+*/*@+1#G-7/A-1->+2+1#*/#)=AA+3.2+1/B"C.2+>+/#*/#H+1:*/08/@#>*2#0+/#I+A3+1J.67+/#;+.+2K+/E

$E(E$EL# ####H*.8+33+#)=AA+3.2+1/+# #

G+* <*.8+33+/ )=AA+3.2+1/+/ D-// >-/ :+*0+ I=>A=/+/2+/ 8/0 *71+ 1+3-2*<+ G+M+@8/@ 0*1+D2 :+=:-672+/ 8/0 +17432 0*+
.67+*/:-1+ @1=5+ N-3:-67.+ 5 0+1 G-7/+33*A.+ O*/ P-16 .+6QR .=M*+ 0*+ S+1*=0+ 6 */ T-71+/E G+* :+D-//2+1 S-1-33-U+ 2 +1@*:2
.*67#0*+#"8>>+#0+1#,-..+/#>*2

7 L! 7 $ "
5
V

2
V
6
$
"
&#$

8

5
V $1%

6
$$ . %

#E O$E&$R

W.2 -85+10+> 0*+ S=.*2*=/ 0+. "67M+1A8/D2+. :+D-//2 O08167 F.21=>+21*+ >*2 X+?+1+/K.2+1/+/ /-7+:+*RY .= 3-..+/ .*67 0*+
,-..+/#+*/K+3/#+1>*22+3/E

,*28/2+1 *.2 /81 +*/+ I=>A=/+/2+ .*672:-1 8/0 <+1142 .+*/+/ S-12/+1 08167 +*/+ A+1*=0*.67+ I=>A=/+/2+ */ 0+1 Z*@+/:+M+B
@8/@#O5./'01,/'".9&,'*:022,;./,'#RE

$E(E$E$# ####"A+D21=.D=A*.67+#)=AA+3.2+1/+# #

G+* .A+D21=.D=A*.67+/ )=AA+3.2+1/+/ D[//+/ 0*+ I=>A=/+/2+/ /81 -8?@18/0
0+1 08167 0+/ \1:*2 +/2.2+7+0+/ H-1*-2*=/+/ 0+1 "*6723*/*+/@+.67M*/0*@D+*2
@+21+//2Y -:+1 /*672 .+A-1-2 *> ]=D8. :+=:-672+2 M+10+/E W> "A+D218> .*+72
>-/ KM+* .*67 A+1*=0*.67 @+@+/+*/-/0+1 <+1.67*+:+/0+ "C.2+>+ <=/
"A+D21-33*/*+/E ^-67 0+> )=AA3+1+??+D2 +/2.A1*672 0+1 >-U*>-3+/ 1+3-2*<+/
H+1.67*+:8/@ +*/+ ;+.67M*/0*@D+*2 <E )- 0*+ _-@+ 0+1 G-7/+:+/+ K8>
G+=:-672+1Y @+@+:+/ 08167 0+/ ^+*@8/@.M*/D+3 " 0+1 ^=1>-3+/ K81
G+=:-6728/@.1*6728/@Y *E FE /*672 :+D-//2 *.2Y D+//2 >-/ -867 0*+ M-71+
G-7/@+.67M*/0*@D+*2 0+. "C.2+>. <= /*672E )*+ ;+.67M*/0*@D+*2+/ 74/@+/
K8.->>+/ >*2 < " <% .*/ &" ' Y .= .*/0 <*+3+ ;1[5+/ .A+D21=.D=A*.67+1
)=AA+3.2+1/.C.2+>+#8>#+*/+#S=2+/K#<=/#."#*"#8/.*67+1E#

Z*/?9718/@`$EVB(`$%%&E.UM "+*2+#$B$a L&E%$E%(

>('*8,01,/'",*.2,4/'0.402".9&,'
:022,;./,'#,?

<
%

b8>#G+=:-672+1*

<
%
#.*/#*

 
0.1M


≤ M ≤ 100M



43



Mittlere Sterndichte und Schwerebeschleunigung

• Aus M und R folgt die mittlere Dichte (jedoch sind M und R schwer zu messen!):

• Eine andere Methode: Pulsationsveränderliche (Sterne mit periodischen Helligkeitsschwankungen, 
die durch periodische Radienveränderungen hervorgerufen werden). Aus der Pulsationstheorie gilt:

• da P einfach zu messen ist => ρ. Die mittlere Dichte der Sonne ist:

• wegen der R-3-Abhängigkeit variiert ρ sehr stark:

10-6 g cm-3 bei Überriesen

106 g cm-3 bei Weißen Zwergen

1014 .... 1015 g cm-3 bei Neutronensternen

ρ =
M

4π / 3R3

P ⋅ ρ = const.

 
ρ

= 1.41 g cm-3
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Mittlere Sterndichte und Schwerebeschleunigung

• Beispiele:

• Sirius (hellste Stern am Himmel, m=-1.47): A1 Stern mit M = 2.3 MO und R = 1.6 RO

• Die mittlere Dichte ist

• Betelgeuse: roter Überriese,M2, mit M = 10 - 17 MO und R ≈ 1000 RO

 

ρ =
2.3M



4π
3

(1.6R)3
= 0.56ρ


= 0.79g cm−3

 

ρ =
10M



4π
3
(1000R)3

= 10−8ρ
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Mittlere Sterndichte und Schwerebeschleunigung

• Schwerebeschleunigung an der Oberfläche:

•  mitbestimmend für die Struktur der äußeren Sternschichten => Sternspektren

• g0~ R-2  => variiert über Faktor 108 von Weißen Zwergen zu Überriesen

Sonne: g0 = 274 m s-2 

iA gilt für Hauptreihensterne: g ≈ 2 x 102 m s-2

für Riesen und Überriesen: g ≤ 1 x 10-2 m s-2

für Weiße Zwerge: g ≈ 1 x 106 m s-2

g0 =
GM
R2
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