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Veränderliche Sterne

• Sterne, die deutliche Helligkeitsschwankungen zeigen 

• Erste Beobachtungen: 16. zum 17. Jahrhundert -> starkes Argument gegen das Aristotelische 
Dogma von der Unveränderlichkeit des Himmels

• 1595 David Fabricius beobachtet den Stern o Ceti, der seine Helligkeit mit einer Periode von 11 
Monaten veränderte => Mira (“die Wunderbare”)

• Bezeichnung veränderlicher Sterne: mit R, S, T, ... Z + Genitiv des Sternbildes, danach RR, RS, .. ZZ, 
AA, ... AZ, BB, ... QZ, danach V335, V336... + Genitiv des Sternbildes (V von Variabler Stern, zB 
V1016 Cygni)

• Helligkeitsschwankungen: von gerade noch messbaren bis zu vielen Zehnerpotenzen 
(Intensitätsveränderungen), in Zeitspannen von Bruchteilen von Sekunden bis zu mehreren Jahren

• Lichtkurve = Verlauf des Strahlungsstromes als Funktion der Zeit S(t)

S

t
P
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Pulsationsveränderliche

• In bestimmten Phasen ihrer Entwicklung sind Sterne nicht stabil, sondern oszillieren um einen 
Gleichgewichtszustand

=> pulsierende helligkeitsveränderliche Sterne

→ liegen in eng umgrenzter Region im HRD = “Instabilitätsstreifen”

→ wenn dieser im Laufe der Sternentwicklung gekreuzt wird, wird der Stern zeitweilig zum 
Veränderlichen:

δ Cephei-Sterne

RR Lyrae-Sterne

W Virginis-Sterne

δ Scuti-Sterne (Zwergcepheiden)

Mira-Veränderliche

T Tauri

...
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8.2.8 Pulsationsveränderliche

In bestimmten Phasen ihrer Entwicklung sind Sterne nicht stabil,

sondern oszillieren um Gleichgewichtszustand

→ pulsierende helligkeitsveränderliche Sterne

liegen in eng umgrenzter Region im HRD (“Instabilitätsstreifen”);

wenn dieser im Laufe der Sternentwicklung gekreuzt wird, wird der

Stern zeitweilig zum Veränderlichen.

– ! Cephei-Sterne

– RR Lyrae-Sterne

– W Virginis-Sterne

ausnahmslos Riesen & Überriesen im

Stadium des He-Brennens.

49
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Pulsationsveränderliche: Klassifikation

• RR Lyrae (oder Haufenveränderliche): Sterne mit regelmäßigem Lichtwechsel in Perioden von etwa 
0.2 - 1.2 d, Helligkeitsamplituden ~ 1 mag  (0.4 - 2 mag); Spektraltyp A und F; Unterklasse von 
Cepheiden; wichtig in Kugelsternhaufen

• δ-Cephei Sterne (klassische Cepheiden): Sterne mit regelmäßigem Lichtwechsel in Perioden von 
etwa 1 - 50d, Helligkeitsamplituden ~ 2 mag  (0.1 - 2 mag); Spektraltyp F5 - K5; in den Spiralarmen 
der Milchstrasse

• W Virginis-Sterne: sehr ähnlich den δ-Cephei Sternen, jedoch absolut schwächer (um 1-2 mag) und 
mit kleineren Massen; im Halo und Kernbereich der Milchstraße

• Zwergcepheiden und δ-Scuti Sterne: kurzperiodische Veränderliche in der Nähe der 
Hauptsequenz, Spektraltyp A und F, Perioden 0.03 - 0.2 d; Helligkeitsamplituden von 0.3 - 0.8 mag 
(Zwergcepheiden) und ≤ 0.1 mag bei den δ-Scuti. 

• Mira Veränderliche (oder langperiodische Veränderliche): Riesensterhne späten Spektraltyps, 
Perioden von 80 d - 500 d; Helligkeitsamplituden von 2.5 - 8 mag im Visuellen; sowohl bei jungen als 
auch alten Sternpopulationen der Milchstrasse

• T-Tauri Sterne: junge Sterne, die sich noch nicht im hydrostatischen Gleichgewicht befinden, daher 
noch oberhalb der Hauptreihe; Spektralklasse F - M; in dichten, interstellaren Wolken
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Pulsationsveränderliche

• Die regelmäßigen Helligkeitsänderungen sind auf physikalische Veränderungen der Sterne 
zurückzuführen => die Sterne pulsieren, dh sie oszillieren periodisch um eine 
Gleichgewichtsdausdehnung, relativ zu welcher sie sich ausdehnen und kontrahieren

• Spektrum: die Spektrallinien zeigen ein periodisches Pendeln um eine mittlere Wellenlänge, wobei 
P=Periode der Helligkeitsschwankung => Dopplereffekt => periodische Änderung der 
Radialgeschwindigkeit mit der Amplitude (10-20 km s-1):

• Integration über die Radialgeschwindigkeit 

=> Radienänderung des Sterns  ≈ 10% des mittleren Radius

Δvr =
Δλ
λ0

⋅ c

vrdt
t1

t2

∫ =
dx
dt
dt = x2 − x1

t1

t2

∫
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Cepheiden

Wichtigste Klasse von Pulsationsveränderlichen:

! Cephei-Sterne oder “Cepheiden”

Pulsationen: Periodische

Variationen von Radius R und

Effektivtemperatur Teff

⇒ Leuchtkraft L " T
4

eff
·R2

Ursache für Pulsationen:

anomales Schwingungsverhalten in

ausgedehnter He+-Zone

(kleine Störungen werden verstärkt

statt gedämpft)

50
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Cepheiden

• wichtigste Klasse von Pulsationsveränderlichen:

• δ Cephei-Sterne oder Cepheiden (nach dem δ-Cephei Stern, ~ 1200 Ly von der Sonne entfernt, 

entdeckt 1784 von John Goodrick, England)

• Pulsationen: periodische Variationen von Radius 

und Effektivtemperatur

=> Variation in der Leuchtkraft 

L ∝Teff
4 ⋅ R2

δ Cephei

voberfl

Teff

r-R

Mbol

Phase

Lichtkurve
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Cepheiden

• Riesensterne, die in ihrer Entwicklung während des He-Brennens den Cepheiden-Bereich kreuzen

• Im “Instabilitätsstreifen” liegen besondere Verhältnisse der P- und T-Schichtung vor, insbesondere 
die Lage + Ausdehnung der He+-Ionisationszone in den äußeren Sternschichten => kleine, 
zufällige radiale Störungen des Sterns schaukeln sich zu großen Schwankungen auf, wegen 
anomales Verhalten des Absorptionskoeffizienten κ

• bei kleinen Schwingungen wird die Sternmaterie nahezu adiabatisch komprimiert/expandiert 

• kleine  Abweichungen von der Adiabasie=> Dämpfung oder Anregung der Schwingung, je nach 
Vorzeichen; da 

• nimmt κ in den meisten Sternregionen  mit Kompression ab (T, ρ nehmen zu)

=> Dämpfung aller Störungen!

• in der ausgedehnten He+-Iosiationszone der Cepheiden steigt κ bei nahezu adiabatischer 
Kompression, und sinkt bei der Expansion

κ ∝
ρ
T 3.5
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Cepheiden

=> Ursache für Pulsationen:

“κ-Mechanismus” = κ wächst mit Kompression!

In einem teilweise ionisierten Gas kann

Teil der Arbeit in die Ionisation gehen.

Kompression der (teilweise) ionisierten 

Gaszone führt zu einer Erhöhung der Opazität → der 

Strahlungsdruck wächst → die Gaszone dehnt sich 

aus, wird kühler →κ nimmt ab → Strahlung kann entweichen, 

Druck wird niedriger, Gaszone kann wieder komprimiert  werden,... 

→dabei wird Energie aus dem 

Strahlungsstrom entnommen und in 

Schwingungsenergie umgewandelt

http://www.astro.uni-bonn.de/~deboer
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Cepheiden

• sehr wichtige Sterne, da eine Beziehung zwischen Schwingungsperiode und Leuchtkraft (bzw 
absoluter Helligkeit) existiert:

• Perioden-Leuchtkraft-Beziehung:

• typische Perioden: Tage (Stern δ-Cephei P=5.37 d)

• Historich: 

1912: Henrietta S. Leavitt (US Astronomin am Harvard College) 

fand heraus, dass die absolute Helligkeit (M) der Cepheiden proportional 

zum Logarithmus der Periode P ist (da L ∝ Sternoberfläche)

1913: Ejnar Hertzsprung (dänischer Astronom) bestimmt die Entfernung einiger

 Cepheiden der Milchstraße 

1930~1960: Hubble und danach Sandage bestimmen die Entfernungen zu einigen 

Dutzend Galaxien

ASTRO II, SS06 8.2 Vom Wasserstoff- zum Heliumbrennen 51

Bedeutung der Cepheiden: Es gibt eine Beziehung zwischen

Schwingungsperiode und Leuchtkraft (bzw. absoluter Helligkeit):

Perioden-Leuchtkraft-Beziehung:

MV = A · log

(

P

1d

)

+B (8.9)

mit A!−2.8 und B!−1.3.

51

MV = A ⋅ log P
1d

⎛
⎝⎜

⎞
⎠⎟
+ B

 wobei  A  −2.8 und  B  −1.3

er accuracy than has been done before.
These new CCD observations proved

critical to correct for the effects of dust
and to improve previous photographic
photometry. In some cases, we revised
distances to nearby galaxies downward
by a factor of two. Were it feasible, we
would use Cepheids directly to measure
distances associated with the universe’s
expansion. Unfortunately, so far we
cannot detect Cepheids in galaxies
sufficiently far away so that we know
they are part of a “pure” Hubble ex-
pansion of the universe.

Nevertheless, astronomers have
developed several other methods for
measuring relative distances between
galaxies on vast scales, well beyond
Cepheid range. Because we must use
the Cepheid distance scale to calibrate
these techniques, they are considered
secondary distance indicators.

During the past decade, astronomers
have made great strides developing
techniques to measure such relative
distances. These methods include ob-
serving and measuring a special cate-
gory of supernovae: catastrophic explosions signaling the
death of certain low-mass stars. Sandage and his colla-
borators are now determining the Hubble constant by
studying such supernovae based on the calibration of
Cepheids. Other secondary distance-determining methods
include measuring the brightnesses and rotations of velocities
of entire spiral galaxies, the fluctuations (or graininess) in the
light of elliptical galaxies, and the analysis and measurement
of the expansion properties of another category of younger,
more massive supernovae. The key to measuring the Hubble
constant using these techniques is to determine the distance
to selected galaxies using Cepheids; their distances can, in
turn, be used to calibrate the relative extragalactic distance
scale by applying secondary methods.

Yet scientists have not reached a consensus about which, if
any, secondary indicators are reliable. As the saying goes,
“the devil is in the details.” Astronomers disagree on how
to apply these methods, whether they should be adjusted for
various effects that might bias the results, and what the true
uncertainties are. Differences in the choice of secondary
methods lie at the root of most current debates about the
Hubble constant.

Establishing a Distance Scale

One technique for measuring great distances, the 
Tully-Fisher relation, relies on a correlation between

a galaxy’s brightness and its rotation rate. High-lumi-
nosity galaxies typically have more mass than low-luminos-
ity galaxies, and so bright galaxies rotate slower than dim
galaxies. Several groups have tested the Tully-Fisher method
and shown that the relation does not appear to depend on
environment; it remains the same in the dense and outer parts
of rich clusters and for relatively isolated galaxies. The Tully-
Fisher relation can be used to estimate distances as far away
as 300 million light-years. A disadvantage is that astronomers

lack a detailed theoretical under-
standing of the Tully-Fisher relation.

Another distance indicator that has
great potential is a particular kind of
supernova known as type Ia. Type Ia
supernovae, astronomers believe, occur
in double-star systems in which one of
the stars is a very dense object known
as a white dwarf. When a companion
star transfers its mass to a white dwarf,
it triggers an explosion. Because super-
novae release tremendous amounts of
radiation, astronomers should be able
to see supernovae as far away as five
billion light-years—that is, a distance
spanning a radius of half the visible
universe.

Type Ia supernovae make good dis-
tance indicators because, at the peak of
their brightness, they all produce rough-
ly the same amount of light. Using this
information, astronomers can infer
their distance.

If supernovae are also observed in
galaxies for which Cepheid distances
can be measured, then the brightnesses
of supernovae can be used to infer dis-

tances. In practice, however, the brightnesses of supernovae
are not all the same; there is a range of brightnesses that must
be taken into account. A difficulty is that supernovae are
very rare events, so the chance of seeing one nearby is very
small. Unfortunately, a current limitation of this method is
that about half of all supernovae observed in galaxies close
enough to have Cepheid distances were observed decades
ago, and these measurements are of low quality.

An interesting method, developed by John L. Tonry of the
Massachusetts Institute of Technology and his colleagues,
exploits the fact that nearby galaxies appear grainy, whereas
remote galaxies are more uniform in their surface-bright-
ness distribution. The graininess decreases with distance
because the task of resolving individual stars becomes
increasingly difficult. Hence, the distance to a galaxy can be
gauged by how much the apparent brightness of the galaxy
fluctuates over its surface. This method cannot currently
extend as far as the Tully-Fisher relation or supernovae, but
it and other methods offer an important, independent way
to test and compare relative distances. These comparisons
yield excellent agreement, representing one of the most
important advancements in recent years.

For decades, astronomers have recognized that the solution
to the impasse on the extragalactic distance scale would
require observations made at very high spatial resolution.
The Hubble telescope can now resolve Cepheids at distances
10 times farther (and therefore in a volume 1,000 times
larger) than we can do from the ground. A primary
motivation for building an orbiting optical telescope was to
enable the discovery of Cepheids in remoter galaxies and to
measure accurately the Hubble constant. 

More than a decade ago several colleagues and I were
awarded time on the Hubble telescope to undertake this
project. This program involves 26 astronomers, led by me,
Jeremy R. Mould of Mount Stromlo and Siding Springs
Observatory, and Robert C. Kennicutt of Steward Obser-

The Expansion Rate and Size of the Universe Magnificent Cosmos 95

HENRIETTA S. LEAVITT of Harvard College Ob-
servatory found, in 1908, a correlation be-
tween the period of a Cepheid variable and
its absolute brightness. This correlation al-
lows astronomers to measure distances to
the nearest galaxies.
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Entfernungsbestimmungen mit Cepheiden

• Direkte Meßgrößen: Perioden P und scheinbare Helligkeiten m

• Aus den Perioden werden die absoluten Helligkeiten M berechnet

=> Entfernungsmodul:

• Cepheiden sind Überriesen mit Massen

=> sie sind in großen Entfernungen sichtbar,

sogar in weit entfernten Galaxien!

• Beispiel: Spiralgalaxie M100: d = (56×106 ± 6) Lyr

m − M = −5 + 5 log d
1pc

⇒ d

 
M  5...10 × M
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Entfernungsbestimmung mit Cepheiden

Perioden P und scheinbare Helligkeiten m sind direkte Messgrößen,

absolute Helligkeiten M können aus Perioden berechnet werden

⇒ Entfernungsmodul m−M = −5+5 · logd ⇒ d

Cepheiden sind Überriesen mit M ∼ 5 . . .10M!,

in großen Entfernungen sichtbar - sogar in externen Galaxien!

Beispiel: Spiralgalaxie M 100

52

http://hubblesite.org/
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Periode-Dichte Beziehung

• Die radialen Oszillationen eines Sterns sind das Ergebnis von Schallwellen die im Sterninneren 
resonieren. Die Pulsationsperiode ist:

=> Periode-Dichte Beziehung:

• ∏ wird wesentlich durch den Sternradius R bestimmt; mit R ist auch die Leuchtkraft L bestimmt, da 
der Cepheiden-Streifen nur eine relativ kleine Breite ∆log(Teff) in der Effektivtemperatur hat

=> Zusammenhang zwischen P und L

• ZB für typische Cepheiden: 

Π ≈ 2π tH =
3π
Gρ ρ = M ⋅

4
3
πR0

3⎡
⎣⎢

⎤
⎦⎥

−1

Π ρ = const.

 

M = 5M


R = 50R


⇒Π ≈ 10d
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Mira-Sterne

• sehr kühle Riesensterne auf dem asymptotischen Riesenast (AGB) 

• große Amplituden, große Perioden der Lichtkurven; Unregelmäßigkeiten in den Lichtkurven sind recht 
häufig

• Sterne auf AGB: H und He-brennende Schalen, C-O-Kern

• Ursprung der thermischen Pulse:

C-O-Kern kontrahiert → Hülle expandiert→ H-Brennen stoppt

He-Brennen geht nach außen, Vorrat endet →He-Brennen stoppt

Äußere Regionen kühlen sich ab und H-Hülle kontrahiert

H-Hülle heizt sich durch die Gravitationsenergie auf, H-Brennen startet

H-Fusion generiert neues He und He-Fusion startet

• Thermische Pulse werden alle 100 - 1000 Jahre getriggert, und dauern 1-50 yr

• Sie induzieren radiale Oszilationen an der Oberfläche mit Perioden ~ 1 Jahr

Details sind noch nicht gut verstanden!
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Entstehung von schweren Elementen 

• in thermischen Pulsen

4

Some general features of cosmic abundance curve  ! >75% of the mass of the universe is hydrogen  >99% is H + He  (note: These statements do not apply to the Earth)  ! Elemental abundances drop off exponentially with increasing atomic number (Z)  up to Z ~ 60; therafter remain ~constant  ! Li, Be & B show marked depletion relative to both higher and lower-Z elements  ! There is a pronounced abundance peak in the vicinity of Fe, as well as a few less  obvious peaks at higher Z  ! Even-Z elements are more abundant than their odd-Z neighbors  A Z N no. of stable isotopes odd odd even 50 odd even odd 55 even odd odd 4 even even even 165!  

COSMIC ABUNDANCES  of the elements

atomic number, Z10 20 30 40 50 60 70 80 90

H He

Li
BeB

C Si Fe

Pb ThUlog    r
elative

 abund
ance (

Si = 1
0  )6

10 0
-2
2
4
6
8

10 rare earth elements:"odd-even" effect
La

Lu

relative Häufigkeiten in der Sonnenatmosphäre

primordial

Fe-Peak

?F

Sc

Ni

Co
ZnK

Ca
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Der s-Prozess

• die Bildung der Elemente schwerer als Fe erfordert Energiezufuhr (endotherme Reaktionen)

• trotzdem werden schwere Elemente kontinuerlich produziert!

• 1952: Paul Merrill entdeckt Technetium (Tc, Z=43) in der Atmosphäre eines Roten Riesens. Tc hat 
keine stabilen Isotope, das langlebigste ist 98Tc mit T1/2 = 4.2 ×106 yr  (97Tc → T1/2 = 2.6 ×106 yr,     
99Tc → T1/2 = 2.1 ×105 yr)

=>Tc  muss in der Roten-Riesen-Phase des Sterns entstanden sein!

Wie ist es entstanden? Für hohe Z → steiler Anstieg der Coulomb-Barierre → Reaktionen mit 
geladenen Teilchen werden immer schwieriger!

• Neutronen sind neutral, sie werden nicht durch die Coulomb-Barierre verhindert!

• 1956: Idee von Suess und Urey; Details der Nukleosynthese: Burbidge, Burbidge, Fowler und Hoyle 
(B2FH, 1957) und unabhängig davon, Cameron (1957)

• Fe + Elemente in der Fe-Gruppe sind “Keime”; Elemente entstehen durch n-Einfang + β-Zerfall, 
wobei                    => s-Prozess (“slow”, n-Einfangsraten sind viel langsamer als die Beta-
Zerfallsraten): 

Z
AX + n→ Z

A+1X + γ

Z
A+1X→ Z+1

A+1X + e− + νe

 
τ nγ  τβ

n-Einfang

β--Zerfall, falls Produkt instabil
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Der s-Prozess

• findet in der Nähe des “Beta-Stabilitätstals” statt, bei n-Dichten von ≈ 108 Neutronen cm-3

• Beispiel:

12

Cd48
In49

Sn50
Sb51

62 63 64 65 66 67 68 69
70 71 72

73 74
s-process path r-process

stable unstable tobeta decayN
Z

Creating heavy elements by neutron capture: An example...Fe  +  n                         (stable)56 Fe57Fe  +  n                         (stable)57 Fe58Fe  +  n                         (t   = 45 d)58 Fe59 ½The way things proceed from here depends upon the neutron flux (no. of neutrons available).  , the next step would be:If the flux is limitedFe59 Co   +  e    +  !59Co  +  n                         (t   = 5 y)59 Co60 ½Co60 Ni   +  e  +  !"""""#""""Ni is stable)60 60However,  (lots of neutrons available), we can get 59 59past Fe:  instead of decaying to Co, it absorbs another neutron...if the neutron flux is large
Fe  +  n                         (t   = 3E5 y)59 Fe60 ½Fe  +  n                         (t   = 6 m)60 Fe61 ½
Co61 Ni   +  e  +  !"""""#""""Ni is stable)61 61Fe61 Co   +  e  +  !"""(t   =1.65 h)61 ½

So...We got to a different place because we had more neutrons available

n-Einfang

β--Zerfall
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Der r-Prozess

• wenn:                             n-Einfangsraten sind viel schneller als die Beta-Zerfallsraten 

=> bei hohen n-Flüssen, Nn ≥ 1024 Neutronen cm-3 => in einer Supernova Explosion

• Prozess findet auf der n-reichen Seite des Beta-Stabilitätstals statt

• bei den magischen n-Zahlen (Nn = 50, 82, 126) haben die Isotope mit (Nn+1) kleine n-Bindungsenergien und 

recht lange T1/2 => die Kerne mit geschlossenen n-Zahlen bilden “Wartepunkte” entlang des 

r-Prozess-Pfades

 
τ nγ  τβ

Z
AX + n→ Z

A+1X + γ ...→ Z
A+ iX

Z
A+ iX→ Z+1

A+ iX + e− + νe

sukzessive n-Einfänge

β--Zerfall, wenn Gleichgewicht zwischen 
Photodesintegration und n-Einfang erreicht wird

13

N
Z

FeCoNiCuZnGa

56 57 58 59 60 61 62 63 64 65 66 67 6868 69 70 71
71 72 7363 64 65 6660 61 62 63 64 65

7069

59 60

64 65 66 67 68 69

r-process
s-process

n capture!   decay
!   decay

Z

N

Cowan and Thielemann, Physics Today 2004
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Zusammenfassung: s- und r-Prozess

r-Prozess

s-Prozess
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