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Die Verteilung
der absoluten Helligkeiten der Sterne
von verschiedenem Spektraltypus.
Beobachtungserfahrungen und Ergebnisse.

Von JOSEF HOPMANN, Leipzig.
Mit 7 Abbildungen.
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I. Beobachtungsverfahren.

1. Der Bericht von R. HESS. Im 3. Bande dieser Sammlung brachte
1924 R. HEss (1), Miinchen, einen Aufsatz: ,,Die Statistik der Leucht-
krifte der Sterne* (z). Die 15 Jahre seitdem haben zwar an den dort
geschilderten Methoden nicht allzu viel geindert, wohl ist aber das
Beobachtungsmaterial inzwischen stark angewachsen, so daB eine neue
Ubersicht bzw. ein Bericht iiber einige besonders kennzeichnende neuere
Arbeiten zu unserem Thema durchaus erwiinscht zu sein scheinen.

Fiir die der Astronomie etwas ferner stehenden Leser sind im ersten
Abschnitt verschiedene notwendige Fachausdriicke erértert sowie das

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. XVIII. 1



2 JosEr HOPMANN:

wichtigste vorhandene Beobachtungsmaterial kritisch besprochen, um
dann erst zur eigentlichen Fragestellung vorzustoBen.

2. Die scheinbaren Helligkeiten. Die geschichtliche Entwicklung
der astronomischen Photometrie fithrte vor etwa einem halben Jahr-
hundert zu folgender Festlegung unserer Helligkeitsangaben. Unter
Anlehnung an die bewihrte, aus dem hellenistischen Altertum stam-
mende Einteilung der Sterne in solche 1., 2.... 6. GréBe, die nach Ein-
fiihrung des Fernrohrs entsprechend erweitert wurde, wird heute de-
finiert: Unsere Helligkeitsskala ist eine logarithmische. Es lassen sich so
die gewaltigen Intensitdtsunterschiede leichter iibersehen, auch gestatten
die photometrischen Verfahren im groBen und ganzen stets, die Hellig-
keitsverhdlinisse mit der gleichen prozentualen Genauigkeit zu bestimmen.
Einem Helligkeitsunterschied von 5 GréBenklassen soll das Intensitits-
verhdltnis 100:1, bzw. dekadisch-logarithmisch geschrieben, 2,00 ent-
sprechen. Dann gehort zu einer GréBenklasse der Logarithmus —0,4000
bzw. das Intensititsverhiltnis 1:2,512.

Ferner soll der Nullpunkt der GréBenklassen so gelegt werden, daB3
die photometrischen Daten den bisherigen, auf freier Schitzung beru-
henden einigermafBen naheliegen. Dies wurde z. B. vorbildlich bei der
groBen Potsdamer photometrischen Durchmusterung (2) erreicht. Sie
enthdlt 14199 Sterne der Nordhalbkugel bis zur 775 (m = magnitudo-
GroBe). Der Nullpunkt ist so festgelegt, daBl die 144 gesondert photo-
metrierten Fundamentalsterne (sie entsprechen den trigonometrischen
Punkten 4. Ordnung der Landesaufnahme oder den Eisennormalen
2. Ordnung der Spektroskopie) im Durchschnitt dieselbe GréBenangabe
haben wie in dem noch heute unentbehrlichen Sternverzeichnis der
,,Bonner Durchmusterung’ von 1865.

In grundsitzlich dhnlicher Weise entstanden die zahlreichen photo-
metrischen Kataloge des Harvard College Observatory (3). Sie stehen
zwar an innerer und systematischer Genauigkeit der Potsdamer Durch-
musterung (P.D.) nach, umfassen aber mehr als das Doppelte an Sternen
und insbesondere auch den Siidhimmel. So kam es, daB fiir statistische
und #hnliche Arbeiten die Harvard-Gro8en bevorzugt werden und nur,
wenn es auf besondere Genauigkeit ankommt, die Potsdamer. Der
mittlere Fehler (m.F.) betragt hier + 07075 =rund 8%. In der ZINNER-
schen Bearbeitung (4) des gesamten vorliegenden Materials haben wir
fiir die Sterne bis 575 noch erheblich genauere Daten.

3. Die Spektraltypen. Schon FRAUNHOFER erkannte einige wesent-
liche Unterschiede in den Spektren der Fixsterne. Die Entwicklung bis
zur Gegenwart, die die Klassifizierung der Spektren erfuhr, sei iiber-
gangen. Wir wissen heute, daB iiber 99% aller Sterne sich in einen der
folgenden 6 Spektraltypen einreihen lassen.

B: Gekennzeichnet durch die Linien des neutralen Heliums, daneben
die BALMER-Serie sowie einige schwichere Metallinien. Beispiel: Die
Gdirtelsterne des Orion.
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A: Starkste Entwicklung der BALMER-Serie (Sirius).

F: Neben die BALMER-Serie treten mehr und mehr Metallinien
(Prokyon). .

G: Sterne vom Sonnentypus, neben zahllosen Metallinien schwach
entwickelt die Banden von TiO und CN. Die Linien H und K des Cat,
die bei allen Typen vorhanden, sind sehr kriftig (Kapella).

K: Alle vorgenannten Absorptionen verstirken sich, stirkste Ent-
wicklung der H- und K-Linien (Arktur).

M : Die TiO-Banden beherrschen das ganze Spektrum (Beteigeuze).

Es erwies sich sehr bald als nétig, die zahlreichen Ubergénge zwischen
den einzelnen Typen durch dezimale Unterteilung zu kennzeichnen,
z. B. 43, ein Spektrum zwischen A0 und F0, niher an A0 heran. Wir
sprechen dann von Spektralstufen. Die seltenen Spektraltypen (Q, P,
0, R, N, S) sowie die Symbole, um Feinheiten im Auftreten besonderer
Linien zu kennzeichnen, seien hier fortgelassen.

Als wichtigstes Sammelwerk haben wir heute den groBen Draper-
Catalog (D. C.) des Harvard Observatory (5) mit den Spektralangaben von
rund 225000 Sternen des Nord- und Siidhimmels bis 875. Die Spektren,
etwa 2mm lang von Hy bis H, wurden mit photographischen Instru-
menten von 24 cm Offnung und etwa 2m Brennweite gewonnen, vor
deren Objektive Prismen gleicher GroBe von 5° brechendem Winkel
kamen. Auf einer Platte konnten so mehrere 100 Sterne Kklassifiziert
werden. Angesichts der geringen Dispersion ist die D.C.-Angabe immerhin
verhdltnismiBig ungenau, etwa auf 3 Spektralstufen. Dagegen haben
die fiir die Radialgeschwindigkeitsmessung (Dopplereffekt) gebauten
groBen Spektrographen wesentlich hoéhere Dispersion und gestatten so
auch, den Spektraltyp genauer anzugeben. Der m.F. betrigt hier etwa
1,4 Stufen, d. h. auf die 60 Stufen von B0 bis M 10 etwa 2,2%.

Ausdriicklich sei darauf hingewiesen, daB der Spektraltyp nur durch
das Auftreten von Absorptionslinien definiert ist ohne Riicksicht auf
das Kontinuum. Um dieses zu untersuchen, wurden in den letzten 2 bis
3 Jahrzehnten zuerst in Potsdam, dann besonders in Gé&ttingen und
anderwirts genaue spektralphotometrische Methoden entwickelt, auf
die aber hier nicht weiter einzugehen ist. Von den Ergebnissen sei nur
erwihnt, daBl man durch AnschluBl der beobachteten Energieverteilung
an die Prancksche Strahlungsgleichung Farbtemperaturen errechnet,
die bei den B-Sternen etwa 25000° betragen und in enger Korrelation
mit dem Spektraltypus bei M-Sternen auf 3000° gesunken sind.

4. Farbendquivalente. Die Schwierigkeiten der Spektralphotometrie
erlauben nur fiir wenige helle und interessante Sterne die eingehende
Untersuchung. Fiir die iberwiegende Mehrzahl muB man zu Tem-
peraturdquivalenten greifen (6). Als einfachste wire hier die visuelle
Farbenschidtzung zu nennen, etwa nach der OsTHOFFschen Skala, in
der die heiBesten, bliulich weiBen Sterne die Bezeichnung 0° (Color),
die gelblichen 5° und die allerrotesten 10° erhalten. Fir mancherlei

1%
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statistische Zwecke mogen die so gewonnenen Farbenkataloge auch
noch heute geniigen. Genauer ist schon das visuelle Farbenmessen mit
passenden und sinngemdB geeichten Farbglaskeilen. Als wichtigstes
Farbeniquivalent haben wir aber die Farbenindices.

Beim photometrischen Vergleich zweier Sterne & und b bestimmt
man ja in Wahrheit folgende GréBen:

rada® [ E(ha) p(W) f(2) g () d2
= Q)

75 A5° ?E () p(A)F (D) g(3) d2
0

Hier sind I die beobachteten scheinbaren Helligkeiten, » und A der
lineare Radius und die Entfernung der Sterne, E (1) die spektrale Energie-
verteilung, wie sie vom Stern ausgeht, also Kontinuum und alle Ab-
sorptionen und allfallsigen Emissionen. Fiir mehr oder weniger aus-
gedehnte Farbenbereiche kann E (1) genihert mit der PLANCKschen
Gleichung dargestellt werden. ¢(J) ist die Anderung der Strahlung
durch die Erdatmosphire, f(4) die Empfindlichkeitsfunktion des Beob-
achtungsgerits, gegeben bei visueller Photometrie durch die Eigenarten
der Fernrohroptik und des Beobachterauges; dhnlich bei Benutzung
lichtelektrischer Zellen, photographischer Platten usw. durch deren ja
in weitem Bereich wechselnde Eigenschaften. g(4) gibt schlieflich die
Absorption eines etwa benutzten Farbfilters.

MiBt man den gleichen Stern mit der gleichen Apparatur, aber zwei
verschiedenen Filtern, etwa einem blauen und einem gelben, so ist
offenbar
I JE@)-90)10) g Ga) a2

b _0
T, " = . )
JE@ o) 1N g g a

Ziel der Untersuchung miiBte ja E(4) sein als das eigentlich astro-
physikalisch Interessante. Es wird ja auch in der Spektralphotometrie
gewonnen. In der normalen aber, die {iber weite Wellenlingenbereiche
integriert, miissen wir uns mit weit weniger begniigen. Zwar liBt sich
g(A4) einigermaBen genau ermitteln und auch konstant halten. Auch
kann man den EinfluB der Erdatmosphire durch besondere Vorsicht in
der Anlage der Beobachtungen und ihrer Auswertung weitgehend aus-
schalten. Dagegen ist das Konstanthalten der Empfindlichkeitsfunk-
tion f(4) recht schwierig. Beim visuellen Messen kommen die verschie-
densten Eigenschaften der Netzhaut in Frage, Anderungen im Befinden
des Beobachters usw. Auch bei lichtelektrischen Zellen bedarf es beson-
derer Vorsicht, wenn ihre spektrale Empfindlichkeitskurve sich iiber
lingere Zeit, 1—2 und mehr Jahre, nicht dndern soll. Und schlieBlich
ist ja jede photographische Platte als ein Individuum, auch der Farben-
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empfindlichkeit nach, zu betrachten. Alles das hindert, daB bei den fiir
die Stellarstatistik nétigen Massenbeobachtungen, die sich zudem oft
iiber viele Jahre erstrecken miissen, Genauigkeiten von iiber 10% im
Durchschnitt erreicht werden kénnen. So sind auch die Farbenindices
hiufig merklich ungenauer als gute Angaben von Spektralstufen.

Sind nun in einer photometrischen Beobachtungsreihe ¢(4), f(4)
und g(4) einigermaBen konstant, so geben uns die I,:J, fiir das nicht
weiter bestimmbare E (1) ein Aquivalent, dem aber ein physikalischer
Sinn nur dann zugesprochen werden kann, wenn in der Beobachtungs-
reihe Sterne eingeschlossen sind, deren Farbentemperaturen spektral-
photometrisch ermittelt wurden. So gilt z. B. fiir die mit lichtelektrischer
Zelle und Gelb-Blau-Filter von W.BECKER beobachteten Farbenindices
von 738 Sternen () im Durchschnitt fiir B0-Sterne F.I. —0722, fiir
M-Sterne +0™79. Da der m.F. eines derartigen F.I. - 07009 betragt,
kennzeichnet der lichtelektrische F.I. die Farbe auf 4+1%. Ahnliches
gilt von der Filterphotometrie mit photographischen Platten usw.

5. Die photometrischen Systeme. Neben den groBen visuellen
Helligkeitsverzeichnissen haben wir eine Reihe #hnlicher nur kleinerer,
die auf rein photographischem Wege gewonnen wurden. Wegen der
grundsitzlichen Forderungen, die an eine exakte photographische Photo-
metrie zu stellen sind — auch bei rein physikalischen und &hnlichen
Arbeiten — sei auf die Darlegungen von H. KIENLE (8) verwiesen. An
Genauigkeit unterscheiden sich die visuellen und photographischen
Methoden nicht allzu sehr, etwas mag oft die Photographie iiberlegen
sein, allerdings dann auf Kosten wesentlich umstindlicherer Reduktionen.
Genauigkeiten von 2—3% sind dann erreichbar. Sehr groBe Miihe
macht dabei meist die sichere Festlegung des photometrischen MaB-
stabes. Der Nullpunkt der photographischen GréBen wird nach Méglich-
keit, dem Vorbilde der Géttingen Aktinometrie folgend, dann so gelegt,
daB die 40-Sterneé im Durchschnitt visuell und photographisch dieselbe
Helligkeit haben. Bei Verwendung von in keiner Art sensibilisierten,
also von reinen Bromsilberplatten sind dann die K-Sterne etwa 170 bis
172 schwicher als visuell, entsprechend mehr die M-Sterne, wihrend die
B-Sterne dann rund —072 F.I. haben. Bei Verwendung von ortho-
und panchromatischen Platten oder Filmen und von passenden Gelb-
oder Rotfiltern kommt man dann zu ,,photovisuellen GroéBen®, Rot-
helligkeiten usw.

Sollen 2 photometrische Sternkataloge miteinander verglichen werden,
so wird man zweckmiBig mit folgendem Ansatz rechnen:

my—my=a-+bm+c-C-+d-C-my, (3)

wobei a, b, ¢, d durch Ausgleichung nach der Methode der kleinsten
Quadrate zu ermitteln sind. Hier gibt a den Nullpunktunterschied
beider Helligkeitssysteme, eine zwar notwendige GroBe, die aber weiter
keinen SchluB auf die Qualitit der Kataloge zuliBt. & kennzeichnet die
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MaBstabverschiedenheit. Es sollte stets praktisch gleich Null sein.
Weicht es hiervon verbiirgt ab, so ist bei einem (oder beiden) Katalogen
die photometrische Skala nicht ganz in Ordnung. Es liegt ein syste-
matischer Fehler vor, der niher zu kldren ist, zumal er unter Um-
stinden sich in der weiteren Verwendung des Materials stark auswirken
kann. So sieht z. B. ein Skalenfehler von - 0703 klein aus, wenn die
mittlere Differenz zweier Kataloge -+ 0715 betrigt. Er besagt aber,
daB die gleichen Sterne in dem einen Katalog dann z. B. 10700, im
andern 10730 angegeben werden, bzw. die photometrisch errechneten
Entfernungen (s. unten) sich um 15% unterscheiden. Die Dichten, d. h.
die Zahl der Sterne in der Raumeinheit, werden sich dann um 51% ver-
schieden errechnen, und so kann schlieBlich durch einen scheinbaren
geringfiigigen Skalenfehler das Bild des Sternsystems recht erheblich
verfilscht werden. Wir kénnen heute sagen, daB die photometrische
fundamentale internationale Sequenz bestimmter Sterne am Nordpol
iiber 20™ innerhalb 071 systematisch gesichert ist, d.h. im Bereich von
1:10% die Intensititen auf 10%.

Der dritte unserer obigen Koeffizienten ist verbunden mit dem
Farbiquivalent C. Dieses kann oft der Spektraltyp, sonst je nach Um-
stinden ein anderweitig gewonnenes, sein. Je gréfer ¢, um so mehr unter-
scheiden sich der Farbauffassung nach die beiden Kataloge, ja bei genii-
gend groBem ¢ kann m; —m, selbst als Farbaquivalent gelten. ¢ kenn-
zeichnet also keinen Fehler. Im vierten Koeffizienten 4 haben wir wieder
einen systematischen FehlereinfluB. Ein verbiirgtes 4 besagt, daB die
Farbauffassung eines der beiden Kataloge von der Helligkeit der Sterne
abhingt, was bei einwandfreier Photometrie natiirlich nicht auftreten
darf. Gerade hierin liegt z. B. ein Mangel bei den schwicheren Sternen
der visuellen Harvard-Photometrien, wihrend die P.D. davon frei ist.

6. Die Entfernungen der Sterne. Diese genau zu kennen, ist fiir
unsere Hauptaufgabe besonders wichtig. Wie weit sind wir hier? Zu-
nichst die Einheiten. In gemeinverstindlichen Darstellungen wird zwar
gerne das Lichtjahr benutzt, d.h. die Strecke von rund 9,5 - 107 cm,
die das Licht im leeren Raum in einem mittleren Sonnenjahr zuriicklegt.
Fachlich dagegen ist es iiblich, als Einheit die Strecke zu nehmen, aus
der gesehen der mittlere Abstand Erde—Sonne unter einem Winkel von
1" erscheint. Der Stern hat dann eine Jahresparallaxe, eine Ortsinderung
an der Sphire, von einer Bogensekunde. So entstand das zwar inter-
national {ibliche, aber wie verschiedene fithrende Minner® betont haben,
duBerst haBliche Wort ,,parsec” fiir diese Einheit, was in deutschen
Arbeiten stets durch ,,Sternweite” (stw) wiedergegeben werden sollte.
Es ist dann 1 stw=1,496 - 101 - 2,06 - 10°=3,08 - 10'8 cm.

Wie und wie genau werden diese Entfernungen bestimmt? In Frage
kommen heute nur noch photographische Aufnahmen an Instrumenten
von mehr als 6 m Brennweite. Nehmen wir einen 10 m-Refraktor an,

1 Zumgeispiel der Hollinder KaPTEYN, der Schwede LUNDMARK.
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so ist bei ihm 1"’=50 w. Beruht eine Parallaxenbestimmung auf etwa
20 Platten, die sich iiber 2—3 Jahre verteilen miissen, so ist erfahrungs-
gemilB der m.F. der Parallaxe rund 4 07010, also 0,5 p. Man sieht, daB
damit schon die Grenze erreicht ist, die wir aus Materialgriinden (Platten-
korn, Schichtverzerrungen, Luftunruhe, optische Abbildungsfehler u.a. m.)
nun einmal anzusetzen haben. DaB diese &duBerst feinen Messungen
vielerlei systematischen Fehlerquellen ausgesetzt sind, ist zu verstehen.
Wenn auch die ersten Versuche schon um 1890 vorlagen, so hat man doch
erst seit etwa 1910 die Schwierigkciten zu {iberwinden gelernt. Und eines
hat dann die Diskussion der letzten 10 Jahre gezeigt. Das Ergebnis der
Beobachtungen einer einzelnen Sternwarte mag nach sorgfiltiger Mes-
sung und Ausgleichungsrechnung zwar bei einem einzelnen Stern z. B.
+ 077040+ 07005 m.F. fiir die Parallaxe geliefert haben, also 25 stw:.
Beim gleichen Stern erhilt aber eine andere Sternwarte mit derselben
Berechtigung -+ 070204077005, also die doppelte Entfernung. Beide
Ergebnisse widersprechen sich nicht. Denn trotz aller sorgfiltigen
Rechnung zeigen die m.F. ja nur die sunere Ubereinstimmung der Mes-
sungen. Die wahre Genauigkeit ergibt sich stets erst beim Vergleich
mehrerer unabhingiger Beobachtungsreihen, eine Erfahrungstatsache,
die sich auch auf vielen anderen Gebieten der Astronomie und Physik
immer wieder gezeigt hat.

1935 hat das Yale College Observatory uns einen ganz hervorragenden
Fixsternparallaxenkatalog (9) gegeben durch die Zusammenfassung der
Beobachtungen folgender Sternwarten: Yerkes, Greenwich, Sproul,
Bosscha, van Vleck, Cap. Dabei sind fiir jeden Stern die aus dem Ge-
samtmaterial sich ergebenden Genauigkeiten angegeben. Sie sind
scheinbar oft geringer als die Einzelangabe einer Sternwarte. Trotzdem
diirften gerade sie recht zuverlissig sein.

Dieser Yale-Catalogue, auf den wir noch mehrfach zurtickkommen
werden, enthilt in seinem Hauptteil die Parallaxen von 7534 Sternen,
von denen die Mehrzahl, wie geschildert, trigonometrisch bestimmt sind.
Den groBten vorkommenden Wert -+07762407005 haben wir bei
dem Begleiter von « Centauri. Dieser nichstgelegene Fixstern ist also
1,31 stw=4,3 Lichtjahre entfernt. Bei Sirius findet sich die Angabe
mw=-+407373+07003, d.h. wir kennen hier die Entfernung auf 0,8%
genau. Bei Arktur haben wir 4 07085407006, d. h. 7% Unsicherheit.
Bei Antares 407028407009, d.h. 32%. Fiir Beteigeuze lauten die
Zahlen 407011407006 und fiir Rigel +07,0064+07011. Die beiden
letzten Sterne sind offenbar schon zu weit, um noch auf trigonometrischem
Wege eine brauchbare Entfernungsbestimmung zu ermdglichen. Was
hierfiir einzutreten hat, spiter. Bei 0,060=17 stw=755 Lichtjahre
ist etwa die Grenze erreicht, bei der die trigonometrische Methode noch
10% Sicherheit der Entfernung gibt. Die dann in Frage kommenden
nur rund 300 Sterne des Yale-Catalogue stellen also die engste Sonnen-
umgebung dar und sind fiir alles Weitere natiirlich besonders wichtig.
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7. Die absoluten GréBen. Hierunter versteht man die Helligkeit
eines Sternes, wenn seine scheinbare bei bekannter Parallaxe auf eine
passend gewihlte Einheitsentfernung umgerechnet wird. Als solche
wird heute ausschlieBlich die von 10 stw genommen. Aus der eingangs
gegebenen Definition der astronomisch gewonnenen GréBenskala folgt
sofort, daB8 bei Verzehnfachung der Entfernung sich die Helligkeit um
+ 5700 dndert. Dies fiihrt dann zur Definitionsgleichung fiir die ab-
solute GroBe M eines Sterns.

M=m-+5-+5logm. ’ (4)

Dabei handelt es sich je nach den zugrunde liegenden scheinbaren GroBen
um absolute im visuellen Harvard-System, dem der P.D., um photo-
graphische usw. Die Genauigkeit der M hingt von der der scheinbaren
Helligkeiten und der der Parallaxen ab. So erhilt man z. B. fiir Sirius
im System der P.D. fiir M und seinen mittleren Fehler

M=—1,30+45-+510g0,373 = +3,70—2,14 = +1,56
+5 +3 =5 43 +6 M.F.

Die Unsicherheit der Parallaxe macht hier also wenig aus. Anders
z. B. bei dem F5-Stern 68 Eridani, 522, um aus Tausenden von Par-
allaxsternen einen Normalfall zu nehmen. Hier ist 7= - 077045+ 0"/013.
Setze ich also w= 407058 bzw. 07032, so wird M—m =+ 3,82 bzw.
+ 2,53, d.h. M ist kaum mehr auf eine volle GréBenklasse fest-
gelegt.

Wie weiter unten noch ausfiihrlicher zu zeigen ist, haben die F5-
Sterne im Mittel M = + 3,5 mit nur sehr geringer Streuung. Man wird
also unsere Beziehung bei entfernten Sternen besser umgekehrt benutzen
und aus M und m z berechnen, d.h. in unserem Falle w= 407,046+
0,008, wobei der m.F. mittels der spiterhin abgeleiteten Streuung der M
berechnet ist. Diese Art der Parallaxenbestimmung ist also genauer als
die trigonometrische. Gegenwirtig konnen wir sagen, daB fiir 7> 0,040,
also fiir Entfernungen unter 25 stw, die trigonometrische, sonst die
photometrisch-spektroskopische die bessere ist. Allerdings muB hier
erst durch die nahegelegenen Sterne eine Eichung (M fiir A0-Sterne
+1,1, fiir F5-Sterne 43,5 usw.) erfolgen.

8. Gruppenparallaxen. Wir kennen an der Sphire, in der Haupt-
sache nahe der MilchstraBenebene, zahlreiche offene Sternhaufen, von
denen die nichstgelegenen und hellsten die Plejaden, Hyaden und die
Priasepe sind. Die Trennung zwischen den physisch zusammengehérenden
hellen und schwachen Sterne der Gruppe von denen des Vorder- oder
Hintergrundes erfolgt in erster Linie durch das Kennzeichen ihrer gemein-
samen Eigenbewegungen, d. h. ihre gleich groen und parallelgerichteten
langsamen Ortsinderungen an der Sphire. Ausgedehnte Gruppen, wie
die Hyaden, zeigen dabei zuweilen recht genau bestimmbar den Flucht-
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punkt oder Konvergenzpunkt der E.B. In der beistehenden Abb.1
sei S das Sonnensystem, H die Mitte der Hyaden, H—H' =1 sei die gemein-
same Bewegung der Gruppe in der Zeiteinheit. Die hierzu parallele
Gerade S—F gibt dann die Richtung zum Fluchtpunkt der Gruppe.
Wir zerlegen H H' in die Komponenten HD B

und DH’'. Es sind dann zunichst bekannt die
Winkel HSF =%, der sphirische Abstand der
Gruppe von ihrem Fluchtpunkt und HSD =
die E.B. im WinkelmaB in der Zeiteinheit. Nun
sei bei den Gruppensternen auch die Abstands-
anderung DH' =p als Radialgeschwindigkeit F
durch den Dopplereffekt in km/sec spektrosko-  aub. 1. Entfernungsbestim-
pisch bestimmt. Dann ist HD=g-tg®. Bei ¢"ame bel Sterngruppen.

N . N : S Sonne, HH’ Bewegungs-
der Kleinheit der Winkel wird dann richtung der Gruppe, F Flucht-

punkt der Bewegung, p Eigen-
HS=r=HD:pu-sin1"=

tg 9 bewegung,
QS i 17 (5) DH’ Rad:algeschwmdlgkelt
st

wodurch der Abstand der Gruppe von der Sonne bestimmt ist. Nachdem
in einer klassisch gewordenen Arbeit L. Boss (10) in dieser Art die Hyaden
untersucht hatte, wurde das Verfahren 6fters angewandt, wobei die
beiden letzten Veréffentlichungen von SMART iiber die Hyaden und den
Barenstrom besonders hervorgehoben seien (s. unten S. 21). Wir haben
so ein weiteres von der trigonometrischen und spektroskopischen Methode
unabhingiges Verfahren, Parallaxen und damit absolute GréBen von
Fixsternen zu bestimmen.

9. Stellarstatistische Parallaxen. Schon
vor rund 150 Jahren fand W. HERSCHEL
anhand einiger weniger E.B., daB diese
gutteils durch die Bewegung der Sonne
unter den Fixsternen bedingt sind. Diese
Apexbewegung der Sonne verursacht, daB
in der Nihe des Zielpunktes und ebenso ¥ 7
am Gegenpunkte, dem Antiapex, die E.B. Abb. 2. Erklarung der Sakularpar-
in der Hauptsache durch die individuellen f:ll;aei?euegmslgnﬁee} [éo‘:r’;:? ySSEl—g—eg
Bewegungen der Sterne entstehen (motus "e“eg“’gad,ige;;g:’;ﬁgfgﬁ‘;ﬁe“‘e der
peculiares). Dagegen wird sich nahe dem
GroBkreise mit 90°Abstand vom Apex die parallaktische Verschiebung
infolge der Sonnenbewegung am stirksten bemerkbar machen. In Abb. 2
sei S die Sonne, 4 der Apex, SS’=1% die Apexbewegung der Sonne in der
Zeiteinheit, x4 die durch die parallaktische Drift hervorgerufene E.B. 4 sei
der Winkelabstand eines Sterns an der Sphire vom Apex, SN =7 sein
Abstand von uns. Dann ist otfenbar

o :%sin 17, = o sin k. (6)

Wir kennen heute mehr oder weniger genau die Eigenbewegungen von
an die 100000 Sterne, gutteils eine Frucht der Beobachtungsarbeit des
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19. Jahrhunderts. Fassen wir nun z. B. alle Sterne 8™ bis 9™ als Gruppe
zusammen, so kénnen wir in 1. Niherung die Annahme machen, sie
seien alle im Durchschnitt gleich weit von uns entfernt. Aus dem Material
kann zunichst die Apexrichtung ermittelt werden, die im groBen und
ganzen sich stets gleich ergeben hat, ndmlich 270°A.R. und +30° Dekl,
und ferner A/r. Man muB dabei die E.B. der Sterne passend groBer Him-
melsflichen zu Mittelwerten zusammenziehen, um so die motus peculiares
zu eliminieren.

Wie aus Abb. 2 hervorgzht, macht sich die parallaktische Bewegung
auch als Radialgeschwindigkeit bemerkbar (SD). Man kann aus der
statistischen Bearbeitung der R.G. ebenfalls einmal den Apex bestimmen
und dann die Strecke SS’, die Sonnengeschwindigkeit in km/sec. Fiir
den Apex ergibt sich dabei die gleiche Richtung wie aus den E.B. Fiir
SS’ in naher Ubereinstimmung der verschiedenen Arbeiten rund
20 km/sec. Dann liefert aber die Verbindung mit den E.B. bzw. A/r
die gewiinschte mittlere Entfernung # der zum statistischen Kollektiv
zusammengefaliten Sterne.

Bei ausreichendem Beobachtungsmaterial 14Bt sich die Frage wie
folgt umkehren bzw. erweitern. % und Apex setzen wir als durch die
fritheren Arbeiten bekannt voraus. Das E.B.-Material aber teilen wir
auf nach der scheinbaren Helligkeit der Sterne und nach der GroBe
der E.B. selbst. So werden die Sterne 9™ bis 10™ in Gruppen mit fol-
genden E.B.-Grenzen zusammengefaBt (nachdem die Einzelwerte zuvor
durch Division mit sin A auf den GroBkreis senkrecht zum Apex reduziert
wurden): 07/000—0/010, 0’/011—0/,020 usw. Wir erhalten dann Gruppen
von Sternen zwar gleicher scheinbarer Helligkeit, aber wachsender Ent-
fernung, d. h. verschiedener absoluter GréBe.

Fiir die so statistisch errechneten Entfernungen hat man auch den
Ausdruck Sikularparallaxen, da hier die E.B. das Grundliegende sind,
diese sich aus den notwendigerweise iiber mehrere Jahrzehnte, ja unter
Umstinden iiber 100 Jahre verteilten Ortsbestimmungen erst ergeben.
Wenn die Sikularparallaxen auch nicht auf den einzelnen Stern ange-
wandt werden diirfen, nur fiir entsprechende Gruppen, so reichen sie
doch in viel gréBere Raumtiefen (etwa das Hundertfache) als die trigono-
metrischen. Wird doch hier die MeBbasis SS’ nicht nur mit der Zeit
stetig gréBer, sondern es ist z. B. bei einem Epochenunterschied fiir die
Ableitung der E.B. von 30 Jahren diese Basis 20 - 60 - 60 - 24 + 365,25 - 30 =
1,80 - 1019 km, also 127mal so groB wie die Entfernung Erde—Sonne,
die Basis der trigonometrischen Parallaxen.

Damit haben wir in kurzer Uberschau die fiir das Weitere notwendigen
Erklirungen unserer Beobachtungsverfahren besprochen.

II. Die Verteilung der absoluten GroBen der Sterne
auf Grund der Stellarstatistik.
10. KAPTEYNs Leuchtkraftkurve. Schon auf Grund des Parallaxen-
materials vor 1900 wuBte man, daB die Leuchtkrifte der Sterne ganz
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auBerordentlich verschieden sind. Heute wissen wir, dal die Sonne,
gesehen aus der Einheitsentfernung von 10 stw, die absolute GroBe
M = + 4,85 hat, daB viele Sterne schwicher, manche auch viel heller
sind. Zu den schwichsten gehoren einige Objekte scheinbar 16™, die
durch ihre starken E.B. auffielen. Die trigonometrische Parallaxen-
bestimmung gab fiir sie M = + 16 bis +17, d. h. diese Zwerge sind mehr
als 2 - 10*mal schwicher als die Sonne. Andererseits kennen wir Riesen
der Leuchtkraft —5M, so daB insgesamt die Spannweite der Leucht-
kréfte iiber 20™ oder 1:10® der Intensitit umfaBt.

Von groBtem Interesse ist nun die Frage, wie verteilen sich prozentual
die Leuchtkrifte? Eine graphische Darstellung dieser Verteilung nennt
man die Leuchtkraftkruve. In dem eingangs dieses Berichtes aufgefiihrten
Aufsatz (z) hat R. Hess die Entwicklung dieses Problems geschildert,
woran wir nun ankniipfen. Geschichtlich sei bemerkt, daB seit 1924 im
wesentlichen das rein empirische KaAPTEYNsche Verfahren immer wieder,
zum Teil mit kleinen Abidnderungen, erfolgreich Anwendung gefunden
hat. Demgegeniiber traten die mathematischen Methoden von SEELIGER
und SCHWARZSCHILD sehr stark zuriick.

Wie R. Hess darlegt, machte KAPTEYN keinerlei Voraussetzungen
iiber die Form der Leuchtkraftkurve @ (M), vielmehr sind seine Ergebnisse
eine geschickte ,,Zusammenzimmerung’* der Sternabzihlungen anlidBlich
der in der oben geschilderten Weise durchgefithrten Bestimmungen von
Sékularparallaxen. 3 Hypothesen hat KaPTEYNs Verfahren allerdings:

1. Die Verteilungsfunktion @ (M) ist unabhingig von der Entfernung.

2. Es findet keine Absorption des Lichtes im Weltraum statt.

3. Die GroBen z:log?’:; sind wie zufillige Fehler verteilt.

Von diesen kann die 3., d.h. die Beziehung zwischen den wahren
Parallaxen 7, und ihren wahrscheinlichsten Werten s als anerkannt
gelten. Ebenso scheint die erste Annahme bis auf gelegentliche, raumlich
begrenzte Abweichungen erfiillt zu sein. Anders ist es mit der 2. An-
nahme. Seit 1924 haben wir in stindig verstirktem MaBe das Vor-
handensein interstellarer Materie und damit verbundene Absorption des
Lichtes im Raume kennengelernt. Die Materie liegt in einer zur Gesamt-
erstreckung des MilchstraBensystems nur diinnen Schicht in seiner
Symmetrieebene. All dies hat die Grundlagen der KApTEYNschen Stellar-
statistik, d.h. vornehmlich sein Bild vom Aufbau des MilchstraBen-
systems, aufs stirkste beeinfluit, ja es gab voriibergehend Stimmen, die
tiberspitzt behaupteten, die interstellare Materie verhindere uns, den
wahren Bau des Systems iiberhaupt zu erkennen. Fiir die hier zu behan-
delnde Frage der Leuchtkraftkurve ist die Tatsache wichtig, daB wir
seitlich der MilchstraBe klaren freien Raum haben, wie die zahlreichen
dort sichtbaren fernen Sternsysteme der Spiralnebel zeigen. Bei einer
Beschrankung der Stellarstatistik auf hohere galaktische Breiten halten
wir uns also fast vollig frei vom EinfluB der interstellaren Absorption.
~ In einer klassisch gewordenen Arbeit (11) haben 1920 KAPTEYN und
sein Nachfolger vaNn RHIJN die empirische Leuchtkraftkurve in einer
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Gaussschen Fehlerkurve zusammengefaBt. Danach ist

0,2818 R
@D =4,51-10%- _ﬁﬁ —0:2818 (M—7,693)? (7)

In dieser Formel keénnzeichnet der erste Faktor die Gesamtzahl der
Sterne in der Raumeinheit in der Nachbarschaft der Sonne, d. h. 45100
Sterne in 108 - stw3. Der niichste Faktor gibt die Dispersion der absoluten
GréBen und entspricht einer Streuung von +276. Der dritte Koeffizient
besagt, daB Sterne mit M =+ 7,7 am héufigsten vorkommen, daf3 die
Sonne also schon 3™ heller ist als der Durchschnitt.

50~
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o~
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\.
7 ~

N

log DA/ —
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-4
=30Fr . . L g L1 1 4
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M —=
Abb. 3. Leuchtkraftkurven. Abszisse: Absolute visuelle Helligkeit. Ordinate: Log der Zahl der Sterne
von M—1/, bis M +1/, in 10°%stw®. 00 o Beobachtungsergebnis nach KAPTEYN, 1920. — — — Ausgleichende

Parabel nach KAPTEYN, 1920. -« - Beobachtungsergebnis nach van Ruijx, 1925. Beobachtungs-

ergebnis nach vax RuIJN und ScHWASSMANN, 1935.

Wie Abb. 3 zeigt, konnte man um 1920 die Verteilung der Leucht-
krifte als ein hiibsches Beispiel der Natur betrachten zur Verwirklichung
statistischer Gesetze. Die ooo in Abb. 3 kennzeichnen die von KAPTEYN
errechneten Einzelwerte. Sie lassen sich offenbar glatt durch eine Parabel
(gestrichelte Linie) darstellen. Eine solche ist ja auch die Gausssche
Kurve bei logarithmischer Skala. Immerhin war auch KAPTEYN sich
bewuBt, daB seine Kurve nur scheinbar so gesichert war. Die absolut
hellsten Sterne sind, wie die Kurve zeigt, ja duBerst selten. Unter ihnen
befinden sich so helle wie Rigel und Antares, die aber zugleich doch noch
auBerhalb der Reichweite verbiirgter direkter Parallaxenmessung liegen
(s. S. 7). So werden hier die trigonometrischen wie statistischen Unter-
lagen nicht besonders sicher. Von M= {6 etwa an waren aber die
E.B.-Daten sowie die photometrischen Beobachtungen damals noch sehr
liickenhaft, so daB trotz der in der Abbildung eingezeichneten Punkte
in Wahrheit die Lage des Maximums und der absteigende Ast nicht
gesichert waren.
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11. KAPTEYNs Eichfelder, die heutige Form der Leuchtkraftkurve.
Seitdem hat aber ein schon 1905 begonnener, ganz groBziigiger Arbeits-
plan KAPTEYNs wesentliche Beitrige zu unserer Frage gebracht. Er
wihlte 206 gleichmiBig an der gesamten Sphire verteilte Felder aus,
die von ihm ,,selected areas‘, also Eichfelder genannt wurden. Durch
gemeinsame Arbeit zahlreicher Sternwarten wird in ihnen alles nur
irgend Erreichbare beobachtet. So haben die Institute von Harvard
und Groningen in 2°-2°-Feldern und kleineren je nach der Sternfiille
fiir alle Sterne bis 16™ photographische Helligkeiten abgeleitet, zusammen
etwa 250000 Sterne; das Mount Wilson Observatory dasselbe in
20" - 20’-Feldern desgleichen bis 20™ fiir die ‘Nordhilfte des Himmels,
insgesamt 90000 Sterne. Die Hamburger Sternwarte in Bergedorf gab
an Hand von Objektivprismenaufnahmen in 375 - 375-Feldern eine Spek-
traldurchmusterung fiir den Nordhimmel, ebenso Bonn und Potsdam
als Ergebnis einer Expedition nach LaPaz in Bolivien fiir den siidlichen
Teil. Die Sternwarten Babelsberg, Bonn, Leiden und StraBburg er-
brachten durch Meridienkreisbeobachtungen in 2°-2°-Feldern die Grund-
lagen fiir die Eigenbewegungen der Sterne bis 9™, Radcliffe Observatory
die photographischen Aufnahmen fiir die E.B. der schwicheren bis 14™.
Weiteres Material, Farbiquivalente usw. ist in den nichsten Jahren
noch zu erwarten.

Ziel des Ganzen ist die Beschaffung von gleichférmigen Grundlagen
fiir eine Reihe stellarstatistischer Untersuchungen [u. a. liegen vor (z2)].
vAN RHIJN konnte die Hiufigkeit insbesondere der absolut schwachen
Sterne bedeutend sicherer als in der oben angefiihrten Arbeit von 1920
erhalten (s. die e» in Abb. 3). Wir sehen, die Leuchtkraftkurve ist nicht
mehr mit der Gaussschen Formel darzustellen. Die sonnenihnlichen
Sterne von M = 43 bis + 7 etwa verteilen sich sehr gleichférmig, dann
aberwichst das Heer der schwachen Zwerge immer weiter, zu je geringeren
Helligkeiten die Beobachtungen vordringen. Eine Umkehr der Kurve
ist vorab nicht zu sehen.

Aus den Zahlen einer 1935 erschienenen Arbeit von van RHIJN und
SCHWASSMANN (13), auf die wir noch genauer eingehen werden, habe
ich die in Abb. 4 ausgezogene Kurve abgeleitet. Sie enthilt noch einige
ziemlich gut verbiirgte Einzelheiten mehr, schlie8t sich aber der Punkt-
folge von 1925 im ganzen gut an.

12, Das Farbenhelligkeitsdiagramm. 1913 fanden HERTZSPRUNG
und RUSSELL unabhingig und gleichzeitig, daB sich die Sterne ver-
schiedener Spektraltypen bzw. Farben ihrer absoluten Helligkeit nach
in ganz bestimmter Art hiufen, so wie es die gestrichelten Gebiete in
Abb. 4 andeuten. Spiter erkannte man, daB die Zahl der Sterne in
dem schrigliegenden Gebiet eines solchen Farbenhelligkeitsdiagramms
(FHD.) auBerordentlich viel hiufiger sind als im horizontalen. Wir
sprechen so heute von den Sternen der Hauptreihe und dem Gebiet der
gelb-roten Riesen. Es ist das Verdienst von HEss, in seinem fritheren
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Bericht erstmalig die Linien gleicher Hiufigkeit der verschiedenen
Spektraltypen in einem FHD. gebracht zu haben. Unsere Abb. 5 gibt
ein solches auf Grund des neuen Materials von vAN RHIJN und SCHWASS-
MANN (13). Man vergleiche hierzu auch die Abbildung auf S. 193 des
Handbuchs der Physik, Bd. 19. Berlin: Julius Springer 1928. Sie gibt
die Hiufigkeitsverteilung auf -5
Grund der Untersuchungen
VAN RHIJNs von 1925 wieder.

B A F G K M N

10

7% I 1 L I | I )
3 A £ & s N
Abb. 4. HERTZSPRUNG-RUSSELL-Diagramm Abb. 5. Die Hiufigkeitsverteilung der Sterne verschiedener
in schematischer Darstellung. Abszisse: Das Spektraltypen und absoluter Helligkeit nach vAN RHIJN
Spektrum; Ordinate: Die absolute Hellig- und SCHWASSMANN, 1935. Abszissen: Spektraltypen, Ordi-
keit. Die groBe Masse der Sterne ist auf naten: Absolute GréBen im System Harvard visuell. Die
2 Streifen verteilt: Die Hauptreihe auf dem eingetragenen Zahlen und Linien geben den Log der Zahl
vertikalschraffierten, die Riesen auf dem der Sterne in 1 stw® (—10 ist zu erginzen). der

horizontalschraffierten Streifen. [Aus Kamm der Hauptreihe, ——— Grenzen der 50%igen
Ergebn. d. exakten Naturwiss. 3 (1924).] Streuung nach HopMANN.

VAN RHIJN und ScHwAssMANN haben auf Grund der erwihnten
Groninger stellar-statistischen Arbeiten und der Bergedorfer Spektral-
durchmusterung fiir jede einzelne Spektralklasse Leuchtkraftkurven in
der Art abgeleitet, wie es — siehe den vorhergehenden Abschnitt dieses
Berichtes — vorher fiir den Gesamtkomplex der Sterne geschehen war.
Mit Riicksicht auf die unbekannten, aber starken Einfliisse der inter-
stellaren Absorption in der MilchstraBe wurden nur KapTEYNsche
Eichfelder héherer galaktischer Breiten herangezogen. S.174 (L. c.) sind
diese einzelnen Leuchtkraftkurven giiltig fiir visuelle und photographische
GroBen in Tabellenform gegeben. Summiert man die Daten fiir die ver-
schiedenen Spektraltypen, so erhilt man die bereits besprochene aus-
gezogene Kurve der Abb.3. Trigt man sich die fiir visuelle GréBen
geltenden Werte in ein FHD. ein, so entsteht die Abb. 5. Abszissen sind
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wie iiblich die Spektralklassen, wobei unter 4 die Stufen A0 bis 49
usw. zu verstehen sind. Ordinaten die absoluten GroBen. Die einge-
tragenen Zahlen geben die Logarithmen der Sternzahlen je Kubikstern-
weite zwischen M +1/, und M—1/,. Bei jeder Zahl ist noch —10 zu er-
gianzen. Das Einzeichnen der Linien gleicher Hiufigkeit konnte dann
ohne Schwierigkeit erfolgen.

Deutlich tritt das Gebiet der Hauptreihe hervor. Der ,, Kamm®
dieses ,,Gebirges* ist durch eine stirkere Linie hervorgehoben. Auf die
beiden parallel zum Kamm gezogenen feinen Linien kommen wir spiter
zuriick. Wenn bei M = 40,5 die K-Riesen auch noch eine besondere
Haufung aufweisen, so sind sie doch etwa 100mal seltener als die K-
Zwerge. Die ,,Uberriesen’” bei M =—4 haben beim Typus G einen
schwachen Anstieg der Hiufigkeit. Es sind dies vornehmlich die an sich
sehr seltenen, aber astrophysikalisch besonders wichtigen Delta Cephei-
Sterne und Verwandte.

Auffillig ist, daB das Hiufigkeitsmaximum der B-Sterne bei M =
+2,5 liegt, wahrend man sonst diesem Typus besonders hohe Leucht-
kraft, M =—2 etwa zuschreibt. Man bekommt den Eindruck, als ob die
Masse der B-Sterne, insbesondere die absolut schwicheren, erst beim
spektrographischen Vordringen iiber 10™ hinaus erfaBt worden ist, zu-
mal 1925 in der Groninger Publikation Nr 38 hiervon noch nichts zu
spiiren ist. Von M = -+ 5 an sind auch heute noch die Beobachtungsdaten
fiir die B- und A-Sterne sehr diirftig. Wir haben in dieser linken unteren
Ecke des FHD. den Bereich der weiBen Zwerge. Diese astrophysikalisch
besonders interessanten Objekte sind nur schwer aus dem Heer der
schwachen Sterne herauszufiltern. Gegenwirtig kennen wir etwa 20,
die sich zudem durch Besonderheiten im Verhalten der BALMER-Linien
kennzeichnen. Sie stellen aber innerhalb der engsten Sonnenumgebung,
zu der sie alle gehdren, anscheinend einen recht erheblich