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wobel die Polaritit sogar gelegentlich umkeli
In cinigen Fillen ergibt sich eine ziemlich stren
ge Periodizitat, in anderen Fillen schwankt dic
Feldstiarke unregelmiiBig.

Der I-!auplstern der Jagdhunde, Cor Caroli
qder o Canum venaticorum, zeigt bei einer Pe-
riode von 5,409 Tagen magnetische Schwan-
kungen zwischen —0,14 und + 0,16 Tesla. Syn-
chron mit diesen Verinderungen des Magnet-
feldes sind auch Helligkeitsschwankungen von
knapp 072 zu beobachten. AuBcrdem zeigen
die ohnedies abnorm stark vertretenen Spek-
trallinien des einfach ionisierten Chroms und
Europiums Intensititsverinderungen mit der-
selben Periode (Abb. S. 154 C).

Es gibt eine ganze Gruppe solcher o Canum
venaticorum-Sterne, in denen magnct. Ande-
rungen, Helligkeitsschwankungen und Intensi-
titsverdnderungen von Spektrallinien, zu denen
a\:lch Silicium, Helium, Calcium, Strontium,
Titan, Barium und Magnesium gehéren, Hand
in Hand gehen. Doch gehéren nicht alle ma-
gnet. Sterne zu dieser Gruppe.

Nach den bisher vorliegenden Messungen hat
das stirkste Magnetfeld der Stern HD 215441,
cin Stern 816 im Sternbild Eidechse, und zwar
+3.44Tesla mit irrcguliren Schwankungen.
Dic grofite Amplitude bei den magnetischen
Anderungen zeigt 53 Camelopardalis, ein Stern
670 in der Giraffe. In 8,0 Tagen schwankt die
Feldstirke zwischen — 0,539 und + 0,375 Tes-
la. Fast alle bisher bekannten Sterne mit star-
ken Magnetfeldern zéhlen zu den frithen Spek-
traltypen B, A und F. Sie gehdren also auch zu
den Sternen mit verhiltnisméa3ig groicn Rota-
tionsgeschwindigkeiten. Dic magnetischen An-
derungen konnen durch eine der beiden folgen-
den Theorien erkliirt werden:

1. Ahnlich dem magnetischen Verhalten der
Sonne bzw. der Sonnenflecken (s. S.107f.)
kommt es auch bei den magnetischen Sternen
zu periodischen Schwankungen und Umpo-
lungseffekten noch nicht geklarter Ursache.

2. Die magnetische Achse ist gegen die Rota-
tonsachse geneigt, dhnlich den Verhiltnissen
auf unserer Erde. Rotiert nun der Stern, kann
uns cinmal der magnetische Nordpol, einmal
der magnetische Siidpol zugekehrt sein. In die-
sem Fall wire dic magnetische Periode mit der
Rotationsperiode des Sterns identisch (Abh.
S.154 D). Doch sind die tatsdchlichen Verhilt-
nisse so verwickelt, daf} noch keine endgiiltige
Theorie angeboten werden kann. Es scheint
nicht ausgeschlossen, daf mit den magnetischen
Sternen auch Pulsationen verbunden sind.

Die Doppelsterne

Schon eine fliichtige Beobachtung des Himmels
mit Fernrohren zeigt uns, daB es eine groBe
“Zahl von Sternen gibt, die aus zwei nahe beicin-
ander befindlichen Sternen bestehen. Im 17.
und 18. Jh. hielt man diese Objekte fiir zufillig.
Man stellte sich vor, die beiden Komponenten
cines Doppelsterns wiirden zwar von der Erde
aus gesehen etwa in der gleichen Richtung ste-

hen, nber ganz versehiedene Entlernungen ha
ben (optische Doppelsterne, Abb, S, 158 1B),
Als die Zahl der bekannten Doppelsterne im
Laufe des 18. Jh. immer mehr anwuchs, konnte
man nicht mehr daran glauben, daf3 alle dicse
Sternpaare nur scheinbar sind. Um 1800 wicy
W. HerscHEL auf die Existenz cchter, physi
scher Doppelsterne hin, bei denen es sich um
zwei Korper handelt, die riaumlich so nahe bei
cinander stehen, dal sie sich in ihrem gegensci
tigen Anziehungsbereich befinden und sich um
kreisen.

Zur vollstindigen Charakterisierung des mo
mentanen Zustands eines Doppelsterns werden
folgende Angaben bendtigt: 1. die scheinbarc
Helligkeit der beiden Komponenten, 2. die ge
genseitige  Winkeldistanz in Bogensekunden
und 3. der Positionswinkel, d.h. die Richtunp
vom helleren Stern (Hauptstern) zur schwiiche
ren Komponente (Begleiter). Er wird von Nord
tber Ost, Siid und West zuriick nach Nord von
0° bis 360° gezihlt.

Dic sicherste Methode zur Unterscheidung von
physischen und optischen Doppelsternen ist dic
Entdeckung einer Umlaufbewegung des Begle
ters um scinen Hauptstern (genauer: der Um
lauf beider Komponenten um einen gemeinsa
men Schwerpunkt des Systems). Dies ist nur bei
einem kleinen Teil der Doppelsterne moglich
(Abb. S. 158 C). Bei einigen sind bisher schon
mchrere Umldufe beobachtet worden. Bei vie
len wurden nur schr kleine Bahnstiicke erfafit,
so dal3 eine Bestimmung der Umlaufszeit und
der Bahn uberhaupt sehr unsicher ist.

Von den bisher katalogisierten visuellen Dop
pelsternen sind nur in etwa 1% aller Fille po
naue Bahnen bekannt. Die direkt beobachtba
ren, an das Himmelsgewdlbe projizierten
scheinbaren Bahnen eines Doppelsterns miis
sen dabei auf die wahre rdumliche Bahn umge
rechnet werden. In einigen Fillen waren auch
Massenbestimmungen méglich (s. S.149). Beim
iberwiegenden Rest konnten keine Bahnbewe
gungen gefunden werden. Trotzdem handelt ¢
sich auch hier meist um physische Doppelstei
ne, die allerdings sehr lange Umlaufzeiten ha
ben. In dicsen Fiillen bilden folgende Daten i
nen Hinweis auf physische Natur!

1. Gleiche Entfernung von der Erde (wegen
der Unsicherheit der Parallaxenbestimmungen
ist diese Methode nicht genau).

2. Gleiche Eigenbewegung der beiden Kompo
nenten nach Betrag und Richtung. Wiirden
namlich die beiden Komponenten ganz ver
schiedenc Abstande von der Erde haben, so
ware es cin extremer Zufall, wenn dieser Fall
vorliegen wiirde.

Die Hiufigkeit der Doppelsterne ist viel gri
Ber, als es das vorlicgende Zahlenmaterial zu
nidchst vermuten liBt. Zur Beurteilung der tat
séchlichen Haufigkeit kann nur die Sonnenum
gebung herangezogen werden, in der fast alle
Sternpaare bekannt sind. Bis zu 20 parsee Ent
fernung sind 45% aller Sterne Mitglieder ciney
Doppels oder Mehefachsystems, Geht man nur

o
Y

\il

§6.3 Doppelsterne, Veranderliche (aus J.Herrmann, DTV-Atlas ,,Astronomie®, p.156-167)

bis 10 parsec, sind eon S5% und bis 5 parsec so

g 59% . Oflenbar sind nlsoschon in der Sonnen-
umgebung noch nicht alle Doppelsterne be-
Kannt, Die Schiftzungen der tatsichlichen Hiu-
figkeit liegen zwischen 3%, die spektro-
skopischen Systeme und Bedeckungsverinder-
lichen inbegriffen.

I's wurde auch untersucht, wic sich diec Doppel-
sterne auf die Spektralklassen verteilen. Bei
den visuellen Doppelsternen zeigt sich eine Be-
vorzugung der Spektraltypen um GO. Aber
auch bei den Spektraltypen um A0 wurden vie-
le Doppelsterne entdeckt (Abb. S. 158 A). Bei
den spektroskopischen Doppelsternen und Be-
deckungsveriinderlichen (s. unten) sind die
»frithen« Spektraltypen B und A ecindeutig be-
vorzugt. Bei Untersuchungen der Bahnformen
treten Auswahleffekie auf, da bei den visuellen
Doppelsternen solche mit kleinen groBlen Halb-
achsen eine geringere Entdeckungswahrschein-
lichkeit haben (Abb. S.158 D). Die Haufung der
prolen Halbachsen bei 10-20_Astronomischen
Einheiten muB also mit Vorsicht betrachtet wer-
den. Es gibt auch extrem weite Paare, z. B. das Sy-
stem 36 Ursae maioris mit einer Distanz von min-
destens 49000 AE. Hier wurde die Duplizitéiit zu-
nichst nur aus einer gemeinsamen Eigenbewe-
fung nachgewicsen. Auch Mehriachsterne sind
hiufig, darunter Fille, wo sich zwei enge Paare
pegeniiberstehen (z.B. & Lyrae) oder wo ein en-
pes Paar von einem dritten Begleiter in groferem
Abstand umgeben wird (z. B. o. Centauri). Natiir-
lich kommen auch Kombinationen von visuellen
und spektroskopischen Doppelsternen vor.

Extrasolare Planeten

Wegen der geringen Ielligkeit sind Planeten um
andere Sterne direkt vorldufig kaum nachzuwei-
sen. Derartige exrrasolare Planeten konnen aber
auf indirektem Wege gefunden werden. Sterne,
dic von Planeten umkreist werden, zeigen ge-
ringe Schwankungen um einen gemeinsamen
Schwerpunkt, die vor allem durch Doppler-Ver-
schiebungen im Spektrum auffallen. Oder die
Sterne zeigen geringe Helligkeitsabschwichun-
gen beim Voriibergang eines Planeten vor ihnen.
Der erste extrasolare Planet wurde 1995 bei dem
50 Lj entfernten Stern 51 Pegasi in 7,8 Mill. km
Abstand mit 4,2 d Umlaufzeit und einer Masse
von 0,47 Jupitermassen entdeckt. Dabei erlaubt
die Doppler-Methode wegen der meist unbe-
kannten Bahnneigung des umlaufenden Korpers
nur die Berechnung einer Mindestmasse. Die
Obergrenze fiir echte Planeten liegt bei ctwa
12 Jupiter- oder 0,012 Sonnenmassen, die fiir
¢chte Sterne bei 0,08 Sonnen- oder 80 Jupiter-
massen. Dazwischen liegt der Bereich der brau-
nen Zwerge, die nicht mehr in der Lage sind, das
Wasserstoff-Brennen (s, §.187) zu ziinden.

Trotz dieser Unsicherheiten, sind die meisten
der schon weit iber 100 weit 1995 mit der Dopp-
ler-Methode gefundenen Karper echte Plane

ten, Uberraschend war der Ehmstand, dald dar

unter viele jupiterihinbiche, also massereiche
Planeten in sehr enpen Balimen vo e Zentoal
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sterne sind, bis herunter zu Abstinden von nur
3Mill km und Umlaufzeiten von wenig iiber
1 d. Vielleicht néherten sich diese Korper von
einst viel weiteren Bahnen wegen Abbremsef-
fekten in Staub- und Gaswolken ihren Zentral-
sternen. Ein Aufstiirzen auf diese ist dann még-
lich. Andererseits sind bisher viel kleinere Pla-
neten auf ferneren Bahnen aus beobachtungs-
technischen Griinden kaum zu entdecken, was
sich in Zukunft dndern dirfte. Immerhin wur-
den auch schon Planeten mit einer Masse ver-
gleichbar mit Uranus oder Neptun entdeckt.
Eine andere Uberraschung war die Entdeckung
von Planeten, die um Pulsare kreisen.

Spektroskopische Doppelsterne
Enge Doppelsterne, die auch in gréfleren Fern-
rohren nicht zu trennen sind, verraten sich oft
auf spekiroskopischem Wege. Da sich die Kom-
ponenten eines solchen Systems um den ge-
meinsamen Schwerpunkt bewegen, zeigen sie
Radialbewegungen in bezug auf die Lrde, es sei
denn, die Bahnebenen der beiden Korper ste-
hen senkrecht zur Blickrichtung.
Sind die beiden Komponenten eines solchen Sy-
stems ungefihr gleich hell, dann tiberlagern sich
zwei Spektren, deren Linien sich wegen des
DorpLER-Effekts systematisch gegencinander
verschieben: bewegt sich die eine Komponente
aul den Beobachter zu, dann sind deren Spek-
trallinien nach Violett verschoben. Gleichzeitig
mul sich aber die andere Komponente vom Be-
trachter weg bewegen und deren Linien sind
nach Rot verlagert. Eine halbe Umlaufperiode
spiter ist es umgekehrt. Ein Viertel einer Um-
laufperiode danach bewegen sich dagegen beide
Komponenten rechtwinklig zur Blickrichtung.
Jetzt ergeben sich keine DoppLER-Verschiebun-
gen: die Spektrallinien beider Sterne fallen
zusammen. Mit anderen Worten: die Spektral-
linien spalten bei den spektroskopischen Dop-
pelsternen innerhalb einer Umlaufperiode
zweimal auf und fallen zweimal wieder zusam-
men (Abb. S. 160 A, B und D).
Macht sich infolge der Lichtschwache einer der
beiden Komponenten nur die hellere Kompo-
nente im Spektrum bemerkbar, verschieben
sich nur deren Spektrallinien. Man kann also
allein aus diesem periodischen Vorgang die
Umlaufzeit des Doppelsternsystems ermitteln.
Natiirlich gehéren zu den spektroskopischen
Doppelsternen solche mit kurzer Umlaufzeit.
Von den untersuchten Systemen haben nur etwa
10% eine Periode iiber 2 Jahre. Dic mcisten
Werte liegen bei cinigen Tagen. In knapp 10%
der Fiille liegt die PESIETAE | Tag und in ci-
nigen Fillen bei nur wenigen Stunden. Die Sta-
tistik zeigt ferner, dafl kurze Perioden bei den
Jriihen Spektraltypen tiberwiegen, wihrend die
lingeren Perioden bevorzugt bei den gelben bis
ten Riesensternen festgestellt werden kon-
nen. Die Wolf-Rayet-Sterne scheinen fast aus-
nahmslos spektroskopisch doppelt zu sein.
Aus dem Verlauf der Radialgeschwindigkeit
wihrend einer ganzen Umlautsperiode kann
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groRe Halbachse Astrometrischer Doppelstern: Die rot gezelchneten

5 Schwankungen In der Umlaufbahn des Boglolters von
D ;!e.larlve IH&uﬂgkell der groflen Halbachsen 61 Cygnl zalgon elnen (allerdings unbesthtigton)
el visuellen Doppelsternen unslohtbaran diitten Kbrper an

aul die Bahnexzentiiziht geschlossen werden,
Sie ist bei den visuellen Doppelsternen viel gro-
Her als bei den e.-|wkmmknp‘schcn Doppelster-
nen, wo sie meist unter 0,1 liegt. Lediglich bei
den Objekten mit grofleren Umlaufszeiten
(20 Jahre) nihern sich dic Exzentrizititen
dem bei den visuellen Doppelsternen {iblichen
Mitteiwert um 0,5.

Unbekannt bleibt dagegen die Bahnneigung
und die groBe Halbachse eines spektroskopi-
schen Systems. Vielmehr erhilt man nur die
Kombination a - sin i, d.h. die mit dem Sinus
der Bahnneigung multiplizierte grofie Halbach-
se¢. Damit ist eine Massenbestimmung unmog-
lich. In den Fillen, wo allerdings beide Kompo-
nenten sich im Spektrum durchsetzen, ist we-
nigstens eine Berechnung des Massenverhilt-

nisses durchfiihrbar. (i ﬁ*m oir. DS

~ Die Bedeckungsverinderlichen

I8t die Bahnneigung bei einem engen Doppel-
stern nahe 90°, d.h. liegt die Bahnebene so im
JRaum, daB man von der Erde aus fast in deren
Richtung sicht, kénnen sich die Komponenten
wiihrend ihres Umlaufs gegenseitig bedecken.
In cinigen Fillen betrdgt bei diesen Bedek-
kungsveranderlichen die Bahnneigung sogar
ur 60°, meist liegt sie aber iiber 75°. Es gibt fol-
nde Typen von Bedeckungsverinderlichen:

. Algolsterne. Hauptvertreter B Persei (Algol).
Hier handelt es sich um zwei nahezu kugelfor-
mige Sterne. Es kommen die verschiedensten
I'erioden vor, doch liegen Haufungen bei 2-3
und 5-8 Tagen vor (Abb. S. 160 C und E).

B [ L%'rae-Sterne. Hauptvertreter 3 Lyrae.
Zwei ellipsoidische Sterne ungleicher GrofBe
umkreisen sich. Periode oberhalb 1 Tag.
. W Ursae maioris-Sterne. Hauptvertreter W
Lrsac maioris. Zwei ellipsoidische Sterne fast
cicher GroBe umkreisen sich. Die Periode
¢pt unterhalb 1 Tag.
Bc% den ersten beiden Typen kann neben einem
{iefen Hauptminimum auch ein weniger tiefes
Nebenminimum  der Lichtkurve festgestellt
werden. Stehen beide Komponenten nebenein-
nnder, beobachten wir den Stern im Lichtmaxi-
mum; wird der hellere Partner vom schwiéche-
ren bedeckt, ist das Hauptminimum; wird der
sehwiichere Partner vom helleren bedeckt, tritt
(us Nebenminimum ein. Bei den W Ursae
maioris-Sternen sind Haupt- und Nebenmini-
mum gleich tief.
Wic bei den Sonnenfinsternissen, so kommen
aiich bei den Bedeckungsverianderlichen totale,
tingformige und particlle Bedeckungen vor.
I)ies ist zwar nicht direkt zu beobachten, kann
aber der Form der Lichtkurve entnommen wer-
den; bei partiellen Bedeckungen sind die Mini-
mi ziemlich spitz, bei den totalen und ringfor-
migen Bedeckungen sind sie flach,
Uber 90 Prozent aller Bedeckungsverinderli-
chen haben Periodentngen unter 10 Tagen,
doch gibt es auch Belspiele extrem langer Peri-
oden, besonders ¢, Autigne  mit OHKA Tagen,
Hinige Sterne welsgh Periaden m,m 0.2 Tagen
Chavs oA Bagle !
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aul. Zu den ktrzesten Perioden zihlen G 61+
29 mit 46m, WZ Sagittae mit 88m und AM Ca-
num venaticorum mit nur 17m31s.

Als Beispiel eines Bedeckungsveridnderlichen
soll noch { Aurigae herangezogen werden. Hier
umkreist einen Uberriesen vom Spektraltyp K5
mit einem Durchmesser von 410 Mill. km (=
293 Sonnendurchmesser) in 972 Tagen cin B8-
Stern, der im Durchmesser nur %0 so grof ist.
Der kleinste Abstand auf der Bahnellipse (Pe-
riastron) betragt 4,1 AE. der grofite Abstand
(Apastron) 9,7 AE. Die Masse des Hauptsterns
betrdgt 32 Sonnenmassen. Trotzdem ist wegen
seines riesigen Volumens die mittlere Dichte
nur ein Millionstel der mittleren Sonnendichte.
Besonders die dulleren Schichten dieses Sterns
sind geradezu »durchsichtig«, so dafl der Licht-
strahl des heien Begleiters am Beginn und am
Ende der Bedeckung quer durch die miéchtige
und diinne Atmosphire des Hauptsterns laufen
mufl. Diese Ubergangsphase dauert 32 Stun-
den. Wihrend dieser Zeit finden sich in dem
Spektrum des B8-Sterns zusitzliche Absorp-
tionslinien, die der Atmosphire des Riesen-
sterns zuzuschreiben sind. Man kann damit die
Atmosphire des K5-Sterns Schicht fiir Schicht
ausloten.

Manche Doppelsternpartner sind so eng be-
nachbart, daB es zu ecinem Matericaustausch
zwischen ihnen kommen kann (Kontaktsysieme
und halbgetrennte Systeme). Dies hat wiederum
besondere Konsequenzen fur die Entwicklung
der Komponenten eines engen Doppelsternsy-
stems (s. S$.192f.). Bei den Réntgen-Doppel-
sternen flieBt die Materie wegen des hohen
Drehimpulses nicht direkt in den Begleiter, son-
dern in eine Accretion-Scheibe, aus der die Ma-
terie auf den Stern herabregnet. In der Scheibe
entsteht Rontgenstrahlung,.

Physische Veriinderliche

Die Bedeckungsveranderlichen koénnen nicht
als echte Verinderliche Sterne aufgefalit wer-
den. da ihr Lichtwechsel ja nur auf einen Ver-
finsterungsvorgang der einzelnen Partner zu-
rickzufithren ist. Daneben gibt es aber eine
sehr groBe Zahl von physischen Veréinderli-
chen, wobei die Erscheinungsformen recht ver-
schieden sind.

Die Benennung der Verdnderlichen: Sofern der
Stern nicht ohnedies eine allgemein geldufige
Bezeichnung besitzt, wie z.B. B Persei, 8 Ce-
phei usw., erhalten die Veriinderlichen einen
lateinischen Buchstaben von R bis Z, z.B. S
Andromedae. Das Entdeckungsdatum be-
stimmt dabei die Reihenfolge. Ist die Buchsta-
benfolge R bis Z erschopft, geht es weiter mit
RR, RS ... RZ, SS, ST ... SZ usw. bis ZZ.
Danach folgt AA, AB ... AZ,BB,BC... BZ
bis QQ, QR ... QZ. Reichen diese 334 Benen-
nungen immer noch nicht aus, wird mit V335,
V336 usw. fortgefahren. Immer wird, wie auch
bei den gricchischen Buchstaben, der lateini-
sche Genitiv des Sternbilds angehiingt, z, B, HS
Orionis oder V737 Cygni,
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Zur Statstk ser hinzogetagt, dald ein in Moskau
i unregelmifbiper Folge erscheinender »Gene

thl Catalogue of Vartable Stars« alle jeweils be-
kunnten Verdnderlichen zusammenfal3it. Die
Ciesamtzahl licgt bei iiber 30000. Nachstehend
sollen die einzelnen Typen der Verédnderlichen
dargestellt werden.

Pulsierende Verinderliche

.angperiodische Cepheiden. Der Hauptver-
treter ist O Cephei. Es handelt sich um Uberrie-
swen der Spektralklassen F bis K mit Perioden
swischen etwa 1 und 50 Tagen. Sie sind nicht
sehr hiufig. Die Amplitude der Helligkeits-
schwankung liegt meist zwischen 074 und 177.
Der Anstieg vom Minimum zum Maximum ist
olt schneller als der Abstieg, doch kommen Ab-
weichungen von diesem Schema vor. Im Maxi-
mum ist die Oberflaichentemperatur um rund
1000 K hoher als im Minimum, so dafl der
Stern im Maximum eine mehr nach Weif3 hin,
im Minimum mehr nach Gelb bzw. Orange hin

verschobene Farbe hat. Ursache des Lichtwech-

sels ist eine Pulsation. Die Anderung des Ra-
(ius betragt dabei 4-20%, was aus periodi-
schen Schwankungen der Radialgeschwindig-
keit abgeleitet werden kann. Der grofite Radius
wird dabei auf dem absteigenden Ast, der klein-
se Radius auf dem aufsteigenden Ast der
I ichtkurve erreicht. Bei & Cephei betragt z.B.
ie Periode 5,37 Tage, das Spektrum schwankt
swischen F5 und G2, die Strahlungstemperatur
swischen 5680 K und 4990 K (gemessen bei
5570 A), der mittlere Radius ist 23,3 Mill. km,
lie Radiusdnderung 11,3% (Abb. S. 162 A).
Die Cepheiden konnen eingeteilt werden in die
klassischen Cepheiden und die W Virginis-Ster-
e, Die ersteren kommen in der Population I (s.
5. 153) vor, wihrend die letzteren in der Popu-
lution IT nachzuweisen sind und etwas haufiger
Periodenénderungen zeigen.

An Beobachtungen der Cepheiden in der Klei-
nen Magellanschen Wolke (s. S.199) stelite
1912 Miss H. LEAVITT eine auffallende Bezie-
liung zwischen der Periode und den beobachte-
ten mittleren scheinbaren Helligkeiten fest. Da
ilie Veriinderlichen in der Magellanschen Wol-
ke praktisch dieselbe Entfernung von der Erde
linben, besteht damit auch ein Zusammenhang
swischen der Periode und der absoluten Hellig-
keit,  Diese  Perioden-Helligkeits-Beziehung
wurde an nidherstehenden Cepheiden, fiir die
I'ntfernungen und damit absolute Helligkeiten
nbpeleitet werden konnten, geeicht. Selbst die
niichsten Cepheiden sind schon so weit ent-
lernt, dal3 erst der Satellit Hipparcos verlafBli-
the Entfernungen bestimmen konnte. Da die
Iintfernungen etwas grofier waren als friher
vermutet, muBte auch die absolute Helligkeit
ter Cepheiden etwas geringer sein, Neben den
Klussischen Cepheiden existieren auch noch die
W Virginis-Sterne mit ciner ¢twas abweichen
len )I‘EE’»lll-n Hellighelts Weziehung — (Abb
S5 1621)

Die Bedeutung dieser Besehmng besteht darin,

dals nach erfolgter Eichung fur jeden Cephel
den cinzig aus der leicht beobachtbaren Periode
seine absolute Leuchtkraft und daraus wieder
die Entfernung abgeleitet werden kann. Diese
Methode wird allgemein zur Entfernungsbe-
stimmung anderer Sternsysteme herangezogen.
Nur mussen in ihnen Cepheiden gefunden wer-
den.

b) RR Lyrae-Sterne sind pulsicrende Verander-

[iche mit Perioden unter 1,5 Tagen. Da sie vor
allem in kugelférmigen Sternhaufen auftreten,
nennt man sie auch Haufenverdnderliche. Thre
absoluten Helligkeiten sind weit kleiner als bei
den Cepheiden und sic haben eine eigene Peri-
oden-Helligkeits-Bezichung. Die RR Lyrac-
Sterne sind weit haufiger als Cepheiden. Die
Lichtkurven sind nicht so stabil wie bei den Ce-
pheiden. Besonders die Gestalt der Lichtkurve
und die Héhe der Maxima ist Anderungen un-
terworfen (Brascuko-Effekt). Offenbar han-
delt es sich um die Uberlagerung mehrerer
gleichzeitiger Pulsationsschwingungen dieser
Sterne. So iiberlagern sich z.B. bei RR Lyrae
3 Perioden von 0,5668d, 40,7d und 122,1d
Dauer. Die Perioden kénnen aber auch Spriin-
ge oder regellose Anderungen erfahren.

c) & Scuti-Sterne. Dieser seltene Typ zeigt ex-
trem kurze Pulsations- und Helligkeitsperioden
bis zu etwa 1 Stunde herab. Sonst dhnelt er den
RR Lyrae-Sternen.

d) B Canis maioris- oder B Cephei-Sterne. Pul-
sierende Sterne mit Perioden zwischen 3 und
6 Stunden. Die Amplitude ist maximal 07'1. Si-
nusdhnliche Lichtkurve. Selten. (S. 162 C)

e) Mirasterne. Hauptvertreter ist o Ceti oder
Mira 1m Walfisch. Die Mirasterne stellen die
haufigste Gruppe der Verdnderlichen dar. Es
sind durchweg rote Riesen mit Perioden von 80
bis 1000 Tagen. Die Amplitude des Lichtwech-
sels liegt zwischen 27'S und iiber 6™, so daB die
Entdeckungswahrscheinlichkeit  eines  Mira-
sterns sehr groB ist. Mira Ceti (Abb. S. 162 D)
war der erste Veridnderliche, der entdeckt wur-
de (1596 von D. Fasricius).

Die Spektren der Mirasterne, die den Klassen
M, S, N und R angehoren, zeigen in 96% aller
Fille Emissionslinien. Die bolometrische Licht-
kurve zeigt gegeniiber der visuellen Lichtkurve
eine wesentlich geringere Amplitude. Bei eini-
gen genauer untersuchten Objekten lag die vi-
suelle Amplitude bei 3'1 bis 978, die bolome-
trische Amplitude dagegen entsprechend nur
bei 077 bis 17'1. Die hohe visuelle Amplitude
erklért sich durch das verstirkte Auftreten von
Spektralbanden des Titanoxids, Zirkonoxids
und Kohlenstoffs. Variable Radialgeschwindig-
keiten deuten aber auch auf Pulsationen von
etwa 18% des mittleren Radius hin (s.
S. 162 D). Langfristig sind bei einigen Miraster-
nen Periodendanderungen festgestellt worden.
So nahm die Periode von R Hydrae von 1704
bis heute von 500 auf 389 Tage ab.

) Halbregelmdafiige Verdnderliche. Auch hier
handelt es sich um pulsicrende Riesen und
Uberviesen; doch erfolgt der Ablauf nicht mehr
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D Die Zustandsiinderungen von Mira Ceti

streng periodisch, Zu thnen gehort z, B, Anta-
res, Beteigeuze, p Cophel (der »Granatstern«)
usw. Hiufig. (Abb, S, 166 D)

#) RV Tauri-Sterne. Sterne mit hoher Leucht-
kraft und der Spektralklasse IF, G oder K, die
mit Perioden von 50-150 Tagen cine Amplitu-
de von etwa 3™ durchlaufen. Die Lichtkurve
zeigt eine Doppelwelle mit abwechselnd tiefen
und flachen Minima. Manchmal verschwinden
dic Unterschiede in der Tiefe der Minima.
Selten.

h) o Canum venaticorum-Sterne. Sie zeigen In-
tensitdtsverdnderungen bestimmter Gruppen
von Spektrallinien, oft auch Schwankungen des
Magnetfelds (s. S.154). Geringe Schwankun-
gen der Radialgeschwindigkeit und daher nur
schwache Pulsationen. Sehr selten.

1) Unregelmdflige Verdnderliche. Ricsen oder

berriesen mit vollig irreguldarem Lichtverlauf.
Die Amplituden betragen aber nicht iiber 27,
im Mittel nur 07'5. Héufig.

II. Eruptive Veridnderliche
%P Novae (Newe Sterne). Bereits im Altertum

urden Novae beobachtet. Aber erst im
20. Jahrhundert wurde es ganz sicher, daB es
sich keineswegs um vollig neue Sterne handelt,
sondern um den Ausbruch eines bereits vorhan-
denen Sterns. Allerdings ist dic Amplitude des
Ausbruchs so grof3, daf3 es frither praktisch un-
moglich war, den vor dem Ausbruch existieren-
den Stern, die Praenova, nachzuweisen. Heute
konnen beim Aufleuchten einer Nova-fast im-
mer altere photographische Platten des betref-
fenden Sternfeldes zur Ermittlung der Praenova
herangezogen werden.
Der typische Helligkeitsverlauf ciner Nova spiclt
sich folgendermal3en ab (Abb. S. 164 A):
Die Praenovae sind Zwergsterne hoher Ober-
flichentemperatur. Die absolute Helligkeit be-
tragt 0™ bis + 10%. Die Pracnovae liegen damit
unterhalb der Hauptreihe des HRD (s. S.
152 A). Teils haben die Praenovae eine kon-
stante, teils auch eine leicht verdanderliche Hel-
ligkeit. Dann steigt die Helligkeit steil um 7 bis
9.5 Grofenklassen innerhalb von einem Tag
an, bleibt dann stehen oder geht sogar noch-
mals geringfiigig zurtick, um dann binnen 1-7
Tagen um weitere 2 GroBenklassen auf das ei-
gentliche Hauptmaximum anzusteigen.

ic gesamte Amplitude des Ausbruchs betrigt
im Mittel 11 Groflenklassen; in extremen Fil-
len kann sie sogar 13 GrolBenklassen und mehr
crreichen. Dies entspricht dem rund 150000fa-
chen der Ausgangshelligkeit. Das Hauptmaxi-
mum ist mcist schr spitz. Der Helligkeitsabstieg
schliefit sich sogleich an, und zwar zunachst et-
was schneller, spiiter langsamer, wobei unregel-
miBige Schwankungen der Lichtabnahme auf-
gesetzt sind.
Iis kann viele Monate oder einige Jahre dauern,
bis das Stadium der Postnova oder Exnova er-
reicht wird, in dem aber weltere unregelmiBige
Helligkeitsinderungen mit Kleiner Amplitude
puftreten, b Gbeigen ahoelt aher elne Postnovi
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der Pracnova, vor allem was die absolute IHel-
ligkeit betrifft.

Das Spektrum der Nova weist auf expandicren-
de Gashullen hin. Dies kann auf DorpLER-Ver-
schicbungen nach der violetten Seite des Spek-
trums hin abgeleitet werden. Oft sind die Hul-
len einige Zeit nach dem Ausbruch auch direkt
zu schen oder zu photographieren. Die Expan-
sionsgeschwindigkeiten liegen zwischen 1000
und 4000 km/s. Die abgestoflenen Massen be-
tragen aber im Mittel nur etwa 0,1 Promille der
Gesamtmasse. Die bei einem Novaausbruch ab-
gcstrahlte Gesamtenergie  macht  etwa
/0000 des im Stern vorhandenen gesamten
Encrgicvorrats aus. Nach dem Ablauf der
Lichtkurve und der erreichten Maximalhellig-
keit unterscheidet man folgende Klassen der
Novae:

Na: Sehr schnelle, schnelle und mittelschnelle
Novae. Sic erreichen eine absolute Helligkeit
von —870, —772 bzw. —675. Die Zeit der
Helligkeitsabnahme fiir 3™ liegt unter 100d.
Nb:  Langsame Novae. Maximalhelligkeit
—574. Abstiegsdauer fiir 3™ rund 200 d.

Ne: Sehr langsame Novae. Typ RT Serpentis.
Maximalhelligkeit —37'6. Abstiegsdauer fiir 3™
rund 1000d.

Nd: Wiederkehrende Novae: Beispicle: U Scor-
pii z€igie Maxima 5 6, 1936, 1979 mit
ctwa 97, Dic Amplitude ist 10™. Bei T Pyxidis
wurden Maxima 1890, 1902, 1920, 1944 und
1966 beobachtet. Die Helligkeit lag dabei zwi-
schen 7™, und 11™, die Minimumshelligkeit bei
15™. Vielleicht wiederholen sich auch bei den
normalen Novae vom Typ Na, Nb und Nc die
Ausbriiche, wobei die »Perioden« viele Jahr-
tausende betragen. Es ist moglich, dal ein Zu-
sammenhang zwischen der Periode und der
Amplitude des Aufleuchtens besteht: je linger
dic Periode, desto grofler die Amplitude und
umgekehrt. Tatsichlich zeigen die eigentlichen
wicderkehrenden Novae sehr viel kleinere Am-
plituden. Die Gesamtzahl aller in unserem cige-
nen galaktischen System aufgetauchten Novae
betragt rd. 200,

b) Nova-iihnliche Veranderliche (Novae vom
Typ Ne). Eine ziemlich uneinheitliche Gruppe
von Sternen. Die Ausbriiche zeigen aber Ahn-
lichkeiten mit den iibrigen Novae.

¢) Supernoy. Gegeniiber den normalen No-
vag besiizen die Supernovae eine wesentlich
groflere Amplitude. Sie kann 20 GréBenklassen
ubertreffen, was der 100 millionenfachen Aus-
gangshelligkeit entspricht. Die absoluten Hel-
ligkeiten licgen zwischen — 14™ und —21™. Su-
pernovae sind auBlerordentlich selten: in unse-
rem MilchstraBensystem traten seit Christi Ge-
burt kaum zehn einigermafien verlaBliche Fille
auf (s. S.165). AuBBerdem sind zahlreiche Su-
pernovac in anderen Galaxien bekannt. Dort
kénnen sie unter Umstédnden sogar eine Hellig-
keit erreichen, dic die Gesamthelligkeit des Sy-
stems erreicht oder Gbertrifft.

Offenbar miissen zwei Typen von Supernovae
unterschieden werden: Nach einem schnellen

b
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Expansionsgeschwindigkeit 1300 km/sec

o

Anstieg vom 02 biw OFS pro Tag verliuft der
Lichtabfall bei Typ L zunfichst sehr steil (3™ in
2540 Tagen), spiter langsamer, bei Typ 11 we-
niger steil (1" in 20 Tagen), spater noch langsa-
mer und unregelmifliger. Abweichungen von
tiesem Schema kommen aber vielfach vor. Au-
lerdem liegt die absolute photographische Ma-
simathelligkeit beim TypI im Mittel bei
~ 18)'7, beim Typ II bei nur —165"3. In ellipti-
schen und unregelmifBigen Galaxien (s. S. 197)
kommt ausschlieBlich Typ I vor, in den Spiral-
nebeln beide Typen. Die tatsdchliche Haufig-
keit der Supernovae vom TypI konnte pro
Jahrtausend S und vom Typ II 25 im Milchstra-
ensystem sein. Nur ein kleiner Teil davon wird
von der Erde aus aber tatsidchlich sichtbar.

Dic Prae-Supernova, also das einem Superno-
vi-Ausbruch zeitlich vorangehende Objeket, ist
meist unbekannt. Das liegt daran, dal} in den
letzten Jahrzehnten in unserer eigenen Galaxis
keine Supernova sichtbar wurde. Bei den Su-
pernovae in anderen Galaxien ist aber die
scheinbare Helligkeit einer Prae-Supernova so
pering, dal die heutigen optischen Hilfsmittel
sum Nachweis meist nicht ausrcichen.

Auch der Nachweis der Post-Supernova ist
schwierig. Am besten gelang es bei dem Uber-
test der Supernova Typ II vom 4.7. 1054 im
Sternbild Stier, die in alten chinesischen Anna-
len verzeichnet ist. Dic scheinbare Maximalhel-
ligkeit diirfte etwa — 6™ betragen haben. Damit
wir die Supernova so hell, daf sie 23 Tage hin-
durch sogar mit bloBem Auge gegen den hellen
Taghimmel ausfindig gemacht werden konnte.
Iirst im darauffolgenden Jahr verschwand der
Stern vom Nachthimmel. Heute kann an dieser
Stelle der Crabnebel (Krabbennebel oder
Krebsnebel) M1 beobachtet werden, dessen
CGiasfasern mit einer Geschwindigkeit von
1300 km/s expandieren. Er ist 5000 Lichtjahre
entfernt. Das Leuchten dieses Nebels beruht
aul einem Synchrotronmechanismus (5. S.
115). Dieselbe Ursache hat auch die Radio-
strahlung: mit einer Energieabgabe von 2,62 -
10’ kW gehort der Crabnebel zu den kriftig-

- slen Radioquellen.

Der Massenverlust einer Supernova Typ 11
diirfte 1 bis 10 Sonnenmassen betragen, die an-
tiinglichen Expansionsgeschwindigkeiten betra-
gen durchschnittlich 10000 km/s und der Ener-
pieverlust bis zu 10* Joule. Das bedeutet, daB
cine Supernova in einer Sekunde so viel Strah-
lung produziert wie unsere Sonne in wenigen
Jahren. Typ II geht aus massereichen, Typ I aus
massedarmeren Sternen hervor.

leispiele weiterer bekannter Supernovae:

|, T'ycuonische Supernova im Sternbild Cassio-
peia vom Jahre 1572, vor allem von Tycho
drane beobachtet. Scheinbare Maximalhellig-
keit — 4", Typ I, Bisher konnte optisch noch
kein Uberrest festgestellt werden, Dafiir ist an
dieser Position eine Rudioguelle nachgewiesen,
Abstand etwa 10000 Lichtjahie

2. Kuepwcehe Supernova i Ophinchus vom
Jahre 1604, Scheinbare  Maximalhellighkeit
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=206, Typ I, Optisch sind sehr schwache Gas-
fasern festgestellt. Gleichfalls wurde eine Ra-
dioquelle nachgewiesen.

3. Die Radioquelle Cassiopeia A, die (nach der
Sonne) dic starkstc am Himmel {iberhaupt ist
(3,27 - 10¥ kW). Sie diirfte auf cine Supernova
vom Typ IT zuriickzufihren sein, deren Entler-
nung 10000Lj betrdgt und die wohl vor ca.
250 Jahren unerkannt aufleuchtete.

4. Die Supernova 1987A leuchtete am 23.2.
1987 in der Groflen Magellanschen Wolke (s.
S. 201) auf. Typ II. Hier wurde ein entwickelter
blauer Uberriese als Vorginger gefunden. Die
Maximalhelligkeit wurde erst im Mai 1987 mit
2,8 m erreicht. Es war die hellste beobachtete
Supernova seit 1604. Erstmals wurden Neutri-
noimpulse nachgewiesen. Anfang 1988 zeigten
sich ringformige Lichtechos um die Supernova,
Lichtreflexe an vom Vorgangerstern vermutlich
zuvor abgeblasenen Materieschichten.

Ferner sind vermutliche Supernovae aus den
Jahren 185, 369 und 1006 bekannt, dic hecute
noch Radioquellen sind. Die Supernova von
1006 konnte sogar cine scheinbare Helligkeit
von —10™ erreicht haben. Ferner kénnten in
den Jahren 386, 393, 1181 und 1408 Superno-
vae in unserer Galaxis aufgeleuchtet sein.

Man erblickt heute in den Supernovae bzw. de-
ren Uberresten Quellen der kosmischen Strah-

lung (Ultrasirahlung). Die infolge des Synchro-
tronmechanismus in Magnetfeldern bis nahe
Lichtgeschwindigkeit beschleunigten Teilchen,
vor allem Protonen und Elektronen, aber auch
ein kleiner Anteil an schweren Elementen flie-
gen in den Raum hinaus.

Als Reststern nach einem Supernova-Ausbruch
kommt ein sehr kompakter Stern in Betracht.
Damit sicht man aber auch einen Zusammen-
hang mit den Pulsaren. Die Pulsare wurden als
Radioobjekte erstmals im Sommer 1967 in
Cambridge/England von J.BerL und A.
Hewisa entdeckt. Bis heute sind bereits {iber
1000 solcher Objekte bekannt. Die Gesamtzahl
von Pulsaren in unserem Milchstra3ensystem
wird auf eine halbe Million geschétzt.

Es handelt sich zun#chst um Radioquellen mit
periodisch schwankender Intensitiat. Die Peri-
oden betragen hochstens einige Sekunden, kén-
nen aber auch weit unter einer Sekunde liegen.
Die kiirzeste Periode hat der sog. Millisekun-
denpulsar (0,0016s). Der Pulsar im Crabnebel
hat eine Periode von 33 Millisekunden. In eini-
gen Fillen wurden auch langsame Periodenin-
derungen festgestellt, z.B. beim Crab-Pulsar
von 0,36 %o der Periode pro Jahr. Daraus leitete
man filr das Alter der Pulsare 10° bis 10® Jahre
ab. Bei einigen Pulsaren konnte spiter auch op-
tisch ein Stern nachgewiesen werden, der mit
derselben Periode Helligkeitsschwankungen
zeigt: der im Crabnebel verantwortliche Stern
16.Gréfie ist beispielsweise im Lichtmaximum
ISmal heller als im Lichtminimum. Schlieflich
wurde bei Raketenaufstiegen auch im Réntgen-
strahlungsbereich die 33 ms-Periode gefunden,
Somit zeigt der Crab-Pulsar praktisch im pe

B
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samten elektromupnetischen Spektrum diesel

be Periodenlinge

Als Erklirung der kurzen Perioden der Pulsare
kommt nur dic rasche Rotation eines extrem
dichten Sterns in Betracht. Aber selbst weiie
Zwergsterne (s. S.150) wiirden wegen der
schnellen Rotation und gewaltigen Zentrifugal-
kraft noch zerrissen werden. Dagegen konnen
Neutronensterne mit ciner Dichte von 10" bis
10* gicm® das Phidnomen erkldren.

Schon 1933 vermuteten W.Baape und F.Zwi-
cky, daB cine Supernova in einen Neutronen-
stern iibergehen koénnte. Die neuesten Beob-
achtungen bestétigen dies. Der Neutronenstern
hat nur cinen Durchmesser von 20 bis 40 km.
Die rasche Rotation wird bei dem Super-
novaausbruch durch Kollaps des Sternkerns
erreicht (Erhaltung des Drehimpulses). Auch
das Magnetfeld wird enorm verdichtet und auf
100 Millionen bis 1 Milliarde Tesla verstarkt.
Der Neutronenstern sendet nur in Richtung
der Magnetachse Strahlung aus. Klaffen Rota-
tions- und Magnetachse auseinander, so {iber-
streicht u.U. der Strahlenkegel im Rhythmus
der Rotationsperiode die Erde und das Pulsar-
phinomen kommt zustande. Die Energie der
Strahlung wird der Rotationscnergie entzogen.
Die Rotationsgeschwindigkeit des Neutronen-
slerns verlangsamt sich also mit der Zeit. Junge
Neutronensterne (Crab-Pulsar!) sind daher am
schnellsten, alte am langsamsten.

In besonderen Fillen kommt es zum Aufbau ei-
nes noch extremeren Magnetfelds. Diese Ob-
jekte nennt man Magnetare. Thr Magnetfeld ist
100mal stiarker als das irgendeines anderen
kosmischen Objekts. Sie konnen in einer Art
»Sternbeben« die Kruste der Neutronensterne
aufbrechen und ungeheure Energien in Form
von Strahlungsausbriichen, vor allem im Gam-
ma-Bereich, entlassen. Auch die sog. »Soft
Gamma Repeaters« diirften weitgehend Ma-
gnetare sein. Das »soft« steht fiir weiche, also
langwellige Gammastrahlung, die an den Ront-
genbereich angrenzt. Einc andere Erkldrung
benotigen die Gamma-Bursts. Wahrscheinlich
spielen sie sich in fernen Galaxien ab und stel-
len kurzzeitig (fiir hochstens einige Sekunden)
dic stiarksten Energiequellen dar. Als Erkla-
rung kommt die Vereinigung zwcicr Neutro-
nensterne in Betracht, die sich schon zuvor auf
einer engen Bahn umkreisten. Viel wahrschein-
licher ist aber der Kollaps extrem massecrcicher
Sterne direkt in ein Schwarzes Loch (Hyperno-
va).S.S.191.

d) R Coronae borealis-Sterne. Hierbei handelt
es sich um Uberriesen, die lange Zeit eine kon-
stante Helligkeit zeigen. Plotzlich zeigen sie ei-
nen Helligkeitsabfall von mehreren Groflen-
klassen. Danach erfolgt der Wiederanstieg der
Helligkeit, entweder sofort oder nach cinem
lingeren Verweilen im Minfmum. Bel allen die

sen Frscheinungen kann eine Periodizitit oder
gleichbleibende Amplitucde festgest I werden
Auffallend fst das Vorkommen von Sternen des
Spektraltyps R, In den Atmosphiiren kot

Kohlenstoff sehr reichlich vor, Die Ursache ist
ungeklart (seltener ‘Typ).

¢) T Tauri Sterne, RW Aurigae-Sterne, Orion-
verdanderliche. Sterne mit vollig unregelmifi-

gem Lichtwechsel. Die Amplituden liegen zwi-

schen 1™ und 4™. Wahrend gelegentlich dic
Helligkeit iiber viele Wochen hinweg konstant

bleibt, treten él‘%r‘l_n sehr rasche Schwankungen

auf. Es sind Hauptreihensterne im Herrz- &.2-18g
SPRUNG-RUSSELL-Diagramm, Unterriesen oder

Sterne, die knapp oberhalb der Hauptreihe lie-

gen. Sie treten in Verbindung mit Wolken inter-

stellarer Materie auf und werden deshalb oft als
Nebelverdnderliche bezeichnet. Es sind offen-
sichtlich sehr junge Sterne. Mitunter treten sie f;;;i;_a
in Gruppen auf, die man T Tauri-Assoziationen

nennt. Sic licgen z.B. im Gebiet des Pferde-

kopfnebels im Orion, wo allein einige hundert 3 ¢
T Tauri-Sterne gefunden wurden, sowie in der i‘i 3
Gegend um NGC 2264 im Einhorn. Da die As- 52
soziationen aus dynamischen Grinden nur ein & l‘f*i
Alter von maximal cinigen wenigen Millionen £ ~'§ <3
Jahren haben konnen, sind die T Tauri-Sternc i; i,.m
entsprechend alt. Der Lichtwechsel hingt mit $X & ‘3
umgebenden interstellaren Dunkelwolken und

<

dem Absto3en von Materiejets zusammen.

f) U Geminorum- oder SS Cygni-Sterne, Sterne,
die zunichst nur geringfiigig um eine Normal-
helligkeit herum schwanken und dann plotzlich
in 1-5 Tagen um 2™ bis 6™ ansteigen. Danach
wieder allmihlicher Lichtabfall in 10-50 Ta-
gen. Eine strenge Periodizitit des Aufleuchtens
ist zwar nicht zu finden, doch liegen die Inter-
valle der Lichtausbriiche zwischen 20 und
600 Tagen. Die Zeitdauer zwischen zwei Maxi-
ma ist in der Regel um so linger, je groBer die
Amplitude ist. Damit haben sie eine Ahnlich-
keit mit den wiederkehrenden Novae und wer-
den manchmal als Zwergnovae bezeichnet (sel-
tener Typ). .

g) Z Camelopardalis-Sterne. Ahnlich der vor-
herigen Gruppe, doch mit gelegentlichen Un-
terbrechungen. Dabei verharrt die Helligkeit
mehrere Zyklen hinweg etwa auf halber Hohe
zwischen Minimum und Maximum. Selten.

h) Gamma Cassiopeiae-Sterne. Hier handelt es
sich um Sterne des Spektraltyps Be mit unregel-
miBigen Helligkeitsschwankungen. Es sind
schnell rotierende Sterne mit ausgedehnten
Gashiillen in der Umgebung. Selten.

i) UV Ceti-Sterne. Hier handelr es sich um rote
Zwergsterne, e plotzliche Helligkeitsausbri-
che von 1 bis immerhin 6 GroBenklassen zei-
gen. Der Anstieg dauert dabei nur Sekunden
oder Minuten, der Gesamtablauf eines Aus-
bruchs bis zu ctwa einer Stunde. Zwar ist die
Entdeckungswahrscheinlichkeit bei der Kiirze
der Eruptionen nicht sehr grof. Trotzdem
kennt man inzwischen rund tausend UV Ceti-
Sterne, die man oft auch als Flare-Sterne be-
zeichnet. Manchmal stehen sie auch in Verbin-
dung mit interstellaren Wolken,

Daw panze Verhalten erinnert sehr stark an die
Lruptionen aul der Sonne (s 5. 111w, TES), nur
It en wenenthich intensiver



