
Kapitel 5

Argelandersche
Stufenschätzungen
an veränderlichen Sternen auf
Photoplatten

5.1 Grundlagen

5.1.1 Definition und Benennung

Als Veränderliche oder veränderliche Sterne werden solche Sterne bezeich-
net, deren scheinbare Helligkeit zeitlich schwankt. Die Zeitskalen derartiger
Schwankungen überdecken den breiten Bereich von Sekunden bis zu einigen
Jahren. Diese Zeitskalen liegen um Größenordnungen unter den Entwick-
lungszeitskalen der Sterne, wenn man die dynamische Zeitskala im fortge-
schrittenen Entwicklungsstadium der Sterne einmal außer Betracht läßt.

Die auf der zeitlichen Helligkeitsveränderung der Sterne beruhende Definiti-
on eines Veränderlichen ist historisch begründet und schließt heute sämtliche
mit Meßgeräten nachweisbare Schwankungen der von den Sternen emittierten
elektromagnetischen Strahlung ein. Die Frage, ob die eventuelle Veränderlich-
keit einer kosmischen Strahlungsquelle nachgewiesen werden kann, hängt von
der Meßgenauigkeit und dem zeitlichen Auflösungsvermögen des verwendeten
Strahlungsempfängers ab.

Die Benennung der Veränderlichen ist historisch entstanden und weist je-
dem Veränderlichen innerhalb der festgelegten Sternbildgrenzen eine Bezeich-
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nung zu. Sie verwendet bei den helleren Objekten griechische oder lateini-
sche Buchstaben (Sternkarte von J. Bayer, 1572–1625), bei schwächeren
Sternen Nummern von Sternkatalogen (J. Hevelius, J. Flamsteed). Als
Mitte des 19. Jahrhunderts durch umfangreiche Katalogarbeiten die Anzahl
der Entdeckungen der Veränderlichen von Sternen rasch zunahm, erweiterte
F.W.A. Argelander (1799–1875) das System der Bezeichnung. Er hielt
die Veränderlichkeit von Sternen fälschlicherweise für eine seltene Erschei-
nung, demzufolge nicht mehr als 9 Veränderliche in einem Sternbild entdeckt
werden würden und erweiterte die Liste der existierenden Bezeichnungen mit
den Großbuchstaben R . . . Z. Die tatsächlich rasch wachsende Zahl weiterer
Entdeckungen in der Folgezeit machte eine erneute Erweiterung des Bezeich-
nungssystems erforderlich, das auf der Vergabe von Doppelbuchstaben be-
ruht: RR, RS, RT, . . . ZZ; AA, . . ., AZ; BB, . . ., BZ; QQ, . . ., QZ. Nach der
Vergabe dieser 334 Bezeichnungen wird entsprechend der Reihenfolge der
Entdeckung jeder weitere Veränderliche fortlaufend mit V335, . . . in jedem
Sternbild benannt.

Entsprechend den Lichtwechseleigenschaften werden die Veränderlichen klas-
sifiziert, wobei die Namen einiger Veränderlicher (z.B. δ Cephei, Mira, RR
Lyrae, T Tauri) zu Prototypen ihrer Klasse wurden.

5.1.2 Meßgrößen und daraus ableitbare Parameter

Bis zur Erfindung der Photoplatte und anderer Strahlungsempfänger war das
menschliche Auge der einzige Empfänger zur Wahrnehmung der Strahlung.
Die mit dem Auge bestimmten scheinbaren Helligkeiten beziehen sich auf
den optisch sichtbaren (visuellen) Teil des elektromagnetischen Spektrums.

Entsprechend der Eigenschaften der jetzt im Gebrauch befindlichen Empfänger
lassen sich Strahlungsströme aus einem viel breiteren Spektralbereich (Rönt-
genstrahlung bis Radiostrahlung) messen. Das zeitliche Verhalten der Strah-
lungsströme bei verschiedenen Wellenlängen liefert wichtige Informationen
über die physikalischen Ursachen des Lichtwechsels.

Primäre Daten für die Deutung des Lichtwechsels sind die durch Messungen
bzw. Schätzungen (menschliches Auge) zur Zeit t bestimmten scheinbaren
Helligkeiten eines Veränderlichen m(t). Ihre Darstellung (Abb. 1) ergibt die
Lichtkurve. Diese Bezeichnung ergibt sich aus der Verbindung der einzelnen
Helligkeiten zu einer kontinuierlichen Kurve. Je größer der zeitliche Abstand
zweier Meßwerte ist, um so unsicherer ist das Verhalten des Veränderlichen
in den Zwischenzeiten der Zeitreihe bekannt. Zweckmäßigerweise werden die
Beobachtungszeiten in das fortlaufende Julianische Datum umgerechnet.
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Definitionsgemäß beginnt der Julianische Tag 12 Uhr Weltzeit (UT), und
zwar 12 Stunden später als das entsprechende Kalenderdatum. (Beispiel: der
30. Juni 1994 hat das JD 2449 534 und dauert vom 30. Juni 13 Uhr MEZ bis
zum 1. Juli 13 Uhr MEZ).

Die scheinbaren Helligkeiten variieren für jeden Veränderlichen in einem als
Amplitude ∆ (m) bezeichneten Intervall. Der Lichtwechsel kann streng pe-
riodisch verlaufen, periodische Zeitabschnitte besitzen oder völlig irregulär
sein. Die Form der Lichtkurve liefert wichtige Informationen über die physi-
kalische Natur des Lichtwechsels.

Abbildung 5.1: Lichtkurven zweier veränderlicher Sterne. Die Lichtkurve des
zu den Pulsationsveränderlichen vom Typ ZZ Ceti gehörenden Veränderli-
chen ZZ Psc (oben) ist absolut über dem heliozentrischen Julianischen Da-
tum aufgetragen. Im Falle des kurzperiodischen Bedeckungsveränderlichen
V 728 Her (unten) sind die Meßwerte (in den Farbbereichen B und V) in
Abhängigkeit von der Phase aufgetragen. Die dargestellten Differenzen ∆V,
∆B beschreiben den Lichtwechsel in Bezug auf einen Vergleichsstern.

Für den Fall eines periodischen Lichtwechsels lassen sich aus den Meß- bzw.
Beobachtungswerten die Zeitpunkte, wann der Stern ein Helligkeitsmaximum
(tmax), bzw. -minimum (tmin) hatte, bestimmen. Aus diesen Daten läßt sich
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die Periode P des Lichtwechsels ableiten. Besonders gut erfaßte Maxima
bzw. Minima kann man als Ausgangswerte (Ausgangsmaxima, -minima)
t0 wählen und bei bekannter Periode die Zeitpunkte weiterer Maxima bzw.
Minima berechnen. Die Anzahl der dabei eingehenden Zyklen wird als Epo-
chenzahl E bezeichnet. Allgemein läßt sich der Zeitpunkt eines Helligkeits-
maximums, -minimums aus der Beziehung

tmax, tmin = t0 + EP (E : ganzzahlig) (5.1)

berechnen. Interessiert man sich dafür, an welcher Stelle eines zyklischen
Lichtwechsels ein bestimmter Meßwert liegt, so kann man das mit der Angabe
der sogenannten Phase ϕ ausdrücken. Sie ergibt sich für einen beliebigen
Zeitpunkt t aus der Beziehung

ϕ(t) =
t− t0
P

± E(t). (5.2)

5.1.3 Klassifikation von veränderlichen Sternen

Bei der prinzipiellen Unterteilung nach Lichtwechselursachen kann man grob
zwei Arten, den

– Bedeckungslichtwechsel und den eigent-
lichen
– physischen Lichtwechsel

unterscheiden.

Der Bedeckungslichtwechsel beruht auf einer gegenseitigen Bedeckung zweier
Doppelsternkomponenten, deren Bahnebene zufällig in der Sichtlinie zur Er-
de liegt. Der streng periodische Lichtwechsel ist primär eine Folge der gegen-
seitigen Bedeckung beider Komponenten, kann aber bei engen Sternpaaren
von sekundären Effekten an den Sternen (z. B. Deformation zu Ellipsoiden,

”
heißen“ Flecken auf der Sternoberfläche, Massenaustausch) überlagert sein.

Bei den physischen Veränderlichen sind Änderungen ihrer Zustandsgrößen
oder Wechselwirkungsprozesse mit zirkumstellarer Materie die Ursache des
Lichtwechsels. Ein großer Teil dieser Gruppe von Veränderlichen sind Pul-
sationsveränderliche, d.h. ihre Radien verändern sich periodisch. Mit den
Schwingungen (radial, nichtradial) der Radien gehen z. B. Änderungen der
effektiven Temperatur einher, die sich in Schwankungen der Leuchtkraft und
damit bei der Beobachtung/Messung der scheinbaren Helligkeiten äußern.

Rasche Helligkeitsänderungen mit großen Amplituden treten bei Nova- und
Supernovaausbrüchen auf.
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Die verschiedenen Klassen der physischen Veränderlichen bevölkern unter-
schiedliche Gebiete des Hertzsprung-Russell-Diagramms. Allein aus die-
ser Tatsache kann man schlußfolgern, daß die physischen Veränderlichen be-
stimmte Stadien der Sternentwicklung repräsentieren und deshalb zur empiri-
schen Überprüfung theoretisch gewonnener Ergebnisse herangezogen werden
können.

5.1.4 Möglichkeiten der Helligkeitsbestimmung von Ster-
nen

Ziel jeder Photometrie ist es, den von den Gestirnen auf den Empfänger
einfallenden Strahlungsstrom möglichst genau zu messen und in eine photo-
metrische Skala einzuordnen.

Die Verwendung des Größenklassensystems ist historisch begründet. Durch
seine Übernahme konnten bereits im Altertum geschätzte und in Form von

”
Größenklassen“,

”
Magnituden“ ausgedrückten Helligkeiten übernommen wer-

den.

Visuelle Photometrie Bei der visuellen Photometrie dient das Auge als
Strahlungsempfänger, mit dem über viele Größenordnungen hinweg unter-
schiedliche Strahlungsströme wahrgenommen werden können. Der breite Emp-
findlichkeitsbereich wird durch das psychophysische Grundgesetz von We-
ber und Fechner in einen Wahrnehmungsbereich umgesetzt. Das Grund-
gesetz besagt, daß die

”
Empfindungen“ (Helligkeiten) proportional den Loga-

rithmen der
”
Reize“ (Strahlungsströme) sind. Unter Beachtung dieses Sach-

verhaltes definierte N. Pogson (1829–1891) die astronomische Größenklas-
senskala in der sich die in Größenklassen (magnitudines) ausgedrückte Hel-
ligkeitsdifferenz zweier Sterne, von denen die Strahlungsströme S1 und S2

ausgehen zu

m1 −m2 = −2, 5 log
S1

S2

(5.3)

ergibt. Umgekehrt entspricht der Differenz von (m1-m2) Größenklassen ein
Strahlungsstromverhältnis von

S1

S2
= 10−0,4(m1−m2) = (

1

2, 512
)m1−m2 . (5.4)

Der Skalenfaktor in Gleichung (3) sichert die Anpassung an die alten Hel-
ligkeitsangaben, während das Minuszeichen auf die spezielle Zählweise der
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Größenklassen Einfluß nimmt (Sterne 1. Größe sind heller als Sterne 6. Größe).
Der Nullpunkt der Skala ist durch Definition festgelegt worden. Die zunächst
für Zwecke der visuellen Photometrie definierte Helligkeitsskala läßt sich auch
bei der Verwendung von Strahlungsempfängern, die in anderen Wellenlängen-
bereichen empfindlich sind, anwenden.

Photographische Photometrie Bei der photographischen Photometrie
dient die aus Silberbromidkristallen bestehende Emulsion als Empfänger. Die
einfallende Strahlung löst an den einzelnen Silberbromidkristallen eine Wan-
derung von Elektronen aus, deren Neuanlagerung an positiv geladene Silbe-
rionen zu neutralen Silberatomen führt, in einem chemischen Prozeß fixiert
und als Schwärzung sichtbar wird. Vorteilhaft wirkt sich die akkumulieren-
de Wirkung der Strahlung bei wachsenden Belichtungszeiten aus, die sich in
einer Verstärkung der Schwärzung äußert. Nachteilig ist dagegen die geringe
Photonenausbeute (≤ 4%) der photographischen Emulsionen. Ein weiterer
bedeutsamer

Nachteil besteht darin, daß es eine Linearität zwischen der Stärke des ein-
fallenden Strahlungsstromes und der hervorgerufenen Schwärzung nur inner-
halb eines relativ engen Bereiches der Stärke der Strahlungsströme gibt. Bei
zu schwachen Strahlungsströmen kommt es zur Unterbelichtung, bei zu star-
ken zur Überbelichtung. In beiden Grenzbereichen ist der Zusammenhang
von Strahlungsstrom und hervorgerufener Schwärzung nicht mehr linear und
führt zu der in Abb. 2 dargestellten sogenannten Schwärzungskurve.

Die photographische Photometrie wird immer als relative Photometrie durch-
geführt. Man vergleicht also die für die Schwärzungsscheibchen der Sterne mit
einem Plattenphotometer gewonnenen Meßgrößen miteinander und paßt den
Meßwert eines Sterns unbekannter Helligkeit in die Reihe der Meßwerte be-
kannter Standardsterne ein. Man benötigt dazu auf der gleichen Photoplatte
neben den zu vermessenden Sternen eine genügende Anzahl von Standard-
sternen. Ist in einem Sternfeld keine Standardsequenz vorhanden, so kann
man sich dadurch helfen, daß man durch Doppelbelichtung sowohl das zu
untersuchende Sternfeld F als auch eines mit einer Standardsequenz S auf
die gleiche Platte abbildet.

Als Meßgröße für die Sternhelligkeiten dient die von dem Schwärzungsscheib-
chen verursachte Schwächung eines Lichtbündels konstanter Intensität, mit
dem in einem Plattenphotometer die Photoemulsion durchleuchtet wird. Der
von dem Sternbild durchgelassene Photonenstrom wird dabei mit Hilfe eines
lichtelektrischen Detektors in ein verstärktes Ausgangssignal umgewandelt;
dieses stellt die eigentliche Meßgröße dar.
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Abbildung 5.2: Photographische Schwärzungskurve. Zusammenhang zwi-
schen der auf die Emulsion einfallenden Energie und der hervorgerufenen
Schwärzung. Die Schwärzungskurve wird in drei Bereiche, den der Unterbe-
lichtung (1), den linearen Teil (2) und den Überbelichtungs- und Solarisati-
onsbereich (3) unterteilt.

Zur Umrechnung der Meßgrößen in astronomische Größenklassen dient eine
Kalibrierungskurve, die mit Hilfe der Standardsterne für jede einzelne Photo-
platte konstruiert werden muß. (Es werden analog zu Abb. 3 die Meßgrößen
über den scheinbaren Helligkeiten der Standardsterne graphisch aufgetragen.)

Als Schätzgröße kann man auch den subjektiven Eindruck der Stärke ei-
nes Sternbildchens benutzen. Dabei vergleicht man mit Hilfe einer Lupe
oder unter einem Mikroskop das Aussehen der unterschiedlich großen und
unterschiedlich stark geschwärzten Bildchen der Standardsterne mit denen
der zu vermessenden Sterne, indem man, wie bei der Argelanderschen
Stufenschätzmethode, innerhalb einer Gedächtnisskala die Unterschiede zwi-
schen dem Bild des bekannten Sterns und zweier, ihren Bildern nach in der
scheinbaren Helligkeit benachbarter Sterne in Stufen abgeschätzt. Zur Ver-
meidung systematischer Fehler muß das Auge den zu vermessenden Stern
mit der Skala der Vergleichssterne unmittelbar vergleichen können.

Eine andere Meßgröße stellt der lineare Durchmesser des Sternbildchens dar,
da dieser mit größer werdender scheinbarer Helligkeit (bei gleichen sonsti-
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gen Bedingungen) zunimmt. Die absolute Größe des Sternbildes hängt au-
ßer von der scheinbaren Helligkeit des Sterns unter anderem noch von der
Belichtungszeit, der Brennweite des Teleskops, der Luftunruhe und den Ei-
genschaften der Photoplatte (Streuung in der Schicht, Gradation) ab. Die
Durchmesserbestimmung kann mittels eines Meßmikroskops erfolgen, wobei
die Eichung der Durchmesser-Helligkeitsbeziehung-Beziehung wieder mit ei-
ner auf der gleichen Photoplatte befindlichen Sequenz von Standardsternen
zu erfolgen hat.

Lichtelektrische Photometrie Bei der lichtelektrischen Photometrie wer-
den Sekundärelektronenver vielfacher (SEV) bzw. Charged Coupled Devi-
ces (CCD) verwendet, deren Wirkungsweise auf dem äußeren bzw. inneren
lichtelektrischen Effekt beruht. Die Vorteile beider Empfängertypen beru-
hen auf einer – gegenüber der Photoplatte – hohen Photonenausbeute (SEV:
15%, CCD bis 80% ) und dem über einen großen Bereich der Strahlungs-
ströme linearen Zusammenhang von Strahlungsstrom und der Anzahl der
am Empfänger ausgelösten Elektronen. Ein Nachteil dieser sehr genauen
Empfänger (Meßungenauigkeit etwa < 1 %) besteht in dem kleinen Himmels-
abschnitt, in dem gleichzeitig gemessen werden kann: beim SEV ein Stern,
bei CCD’s in einem Himmelsabschnitt von etwa 10′ × 10′ (zum Vergleich die
Photoplatte: bis zu 50◦ × 50◦) (siehe auch Versuch 8).

5.1.5 Argelandersche Stufenschätzmethode

Die von Argelander für das Schätzen von Sternhelligkeiten entwickelte
Methode läßt sich ohne Schwierigkeiten auf das Schätzen von Schwärzungen
auf Photoplatten übertragen. Das Prinzip besteht im Erkennen von möglichst
geringen Helligkeits- bzw. Schwärzungsunterschieden. Sie werden quantitativ
nach einer Gedächtnisskala in Stufen ausgedrückt. Sie haben folgende Bedeu-
tung:

0. Stufe: Beide Sterne erscheinen gleich hell, oder abwechselnd der eine oder
der andere Stern

etwas heller.

1. Stufe: Beide Sterne erscheinen auf den ersten Blick gleich hell. Bei auf-
merksamer Betrachtung

erscheint jedoch mit wenigen Ausnahmen einer der beiden gerade
merkbar heller

als der andere.
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2. Stufe: Wie bei 1. aber der eine Stern erscheint stets und unzweifelhaft
heller als der andere.

3. Stufe: Ein Stern erscheint auf den ersten Blick bereits heller als der an-
dere.

4. Stufe: Ein Stern ist wesentlich heller als der andere.

Nach Argelander schreibt man das Ergebnis der Schätzung in folgender
Weise: Bezeichnung für den helleren Stern, Anzahl der Stufen si, Bezeichnung
für den schwächeren Stern. (Beispiel: a 3 b, d. h. der Stern a ist um drei
Stufen heller als der Stern b.) Bei der Schätzung der unbekannten Helligkeit
eines Sterns, z. B. eines Veränderlichen V, vergleicht man grundsätzlich diesen
mit jeweils einem helleren und einem schwächeren Stern und schreibt dann
etwa a s1 V s2 b, wobei s1 und s2 die Stufen angeben. Die Helligkeit des
Veränderlichen mv ergibt sich dann aus den Beziehungen

mv = ma +
s1

s1 + s2

(mb −ma) bzw.

= mb −
s2

s1 + s2
(mb −ma). (5.5)

(Beispiel: a 3 V 2 b bedeutet, daß der Veränderliche um

3

3 + 2
=

3

5
(5.6)

der bekannten Helligkeitsdifferenz zwischen Stern a und b schwächer ist als
Stern a.).

Der Vorteil der Argelanderschen Methode beruht neben ihrer Einfach-
heit mit darauf, daß sich die Stufenhöhe bei geübten Beobachtern als eine
persönliche Konstante zwischen 0,1 mag und 0,07 mag erweist. Durch die
Einpassung der unbekannten Helligkeit eines Sterns zwischen zwei bekann-
ten Helligkeiten in der Form a s1 V s2 b erreicht man zusätzlich, daß das
Schätzergebnis unabhängig von der individuellen Stufenhöhe wird.

Mit der inzwischen breiten Verfügbarkeit elektronischer Sternkataloge auch
für Sterne geringer Helligkeiten wird es heutzutage möglich, eine wesent-
lich größere Zahl von Sternen in der Umgebung eines Veränderlichen als
Vergleichssterne zu nutzen. Dadurch kann eine viel dichtere Skala von Ver-
gleichshelligkeiten genutzt werden, wodurch die Genauigkeit der Helligkeits-
bestimmung für den Veränderlichen deutlich verbessert wird. Allerdings sind
viele dieser Sternkataloge noch in der Entwicklung bzw. wurden automatisch
erstellt, so daß die photometrischen Daten oft noch fehlerbehaftet sind. Um
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Fehler in den Kataloghelligkeiten einzelner Vergleichssterne ausgleichen und
korrigieren zu können, sollten deshalb nicht nur zwei Vergleichssterne verwen-
det werden, um die Helligkeit des Veränderlichen einzugrenzen a s1 V s2 b,
sondern nach Möglichkeit vier Vergleichssterne a s1 b s2 V s3 c s4 d. Mit
dieser erweiteren Argelanderschen Stufenschätzmethode wird es möglich,
Katalogfehler zu erkennen und den Katalog mit Hilfe der Schätzungen nach
und nach zu verbessern.

Die Auswertung der Beobachtung erfolgt am günstigsten graphisch. Sind zur
Helligkeitsbestimmung eines Sterns n Vergleichssterne (im allg. n = 4 oder
5) verwendet worden, mit m1 < m2 < m3 . . .mn, dann werden jeweils für
einen Beobachtungsabend die gemittelten Stufen für die Helligkeitsdifferen-
zen m2 − m1, m3 − m2, . . . , mn − mn−1 berechnet. Weist man dem hells-
ten Stern, a, die Stufe s(a) = 0 zu, so erhält man durch Addition der ent-
sprechenden Stufendifferenzen die Stufenwerte der übrigen Vergleichssterne.
Trägt man diese Stufenwerte über den zugehörigen scheinbaren Helligkeiten
graphisch auf und zeichnet die ausgleichende Gerade ein, so definiert diese
die Beziehung zwischen der persönlichen Stufenwertskala und der astrono-
mischen Größenklassenskala. Die gesuchte Helligkeit des unbekannten Sterns
(Veränderlichen) läßt sich damit auch graphisch ermitteln. Die in Abb. 3.
dargestellte Beziehung zwischen den Vergleichssternhelligkeiten und Stufen-
werten verwendet die in Tabelle 1 als Beispiel enthaltenen Daten.

Sollte der Veränderliche während eines Minimums nur mit einem helleren
Vergleichsstern geschätzt werdenkönnen, so läßt sich bei Kenntnis der indi-
viduellen Stufenhöhe trotzdem seine Helligkeit berechnen.

Bei der Anwendung der Argelanderschen Stufenschätzmethode können
insbesondere bei Helligkeitsschätzungen am Teleskop verschiedenartige Feh-
lerquellen auftreten. Im einzelnen handelt es sich um:

Vergleichssterne Helligkeiten Differenzen der Mittelwert Summe der
Helligkeiten der Stufen Stufen

a 11,61 0
b 12,13

0,52 3,4
3,4

c 12,44
0,31 2,8

6,2
d 13,07

0,63 4,1
10,3

e 13,26
0,19 1,6

11,9

Tabelle 5.1: Beispiel für die Bestimmung des persönlichen Stufenwertes

84



Abbildung 5.3: Bestimmung des mittleren persönlichen Stufenwertes. Die
Orientierung der Ordinate folgt der Definition der Größenklassenskala, derzu-
folge größere Zahlenwerte schwächeren Helligkeiten entsprechen. Tatsächlich
wächst die Helligkeit bzw. der von einem Stern ausgehende Strahlungsstrom
von oben nach unten an. Die Festlegung des Nullpunktes der Stufenskala
erfolgt mit dem hellsten Stern der Vergleichssequenz, dessen Helligkeit m(a)
beträgt. Die ausgleichende Gerade lautet hier m = 0, 14 Stufen + 11, 61.

a) Zenitdistanzfehler: Die Genauigkeit eines Helligkeitsvergleiches sinkt
wegen Ermüdungserscheinungen bei angespannter Körperhaltung be-
trächtlich ab; dies trifft vor allem bei kleinen Zenitdistanzen der Sterne
zu.

b) Positionswinkelfehler: Durch die unterschiedliche Empfindlichkeit der
Netzhaut wird die Helligkeitsdifferenz zweier Sterne je nach ihrer rela-
tiven Position im Gesichtsfeld unterschiedlich eingeschätzt. Zur Reduk-
tion dieses Fehlers sollte man die zu schätzenden Sterne jeweils an die
gleiche Stelle des Gesichtsfeldes bringen und jeden Stern einzeln mit
dem Auge fixieren.

c) Intervallfehler: Die Genauigkeit eines Helligkeitsvergleiches verringert
sich mit zunehmender Differenz der zu vergleichenden Sternhelligkei-
ten. Dieser Fehler läßt sich nachträglich korrigieren, indem man den
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einzelnen Vergleichen der Helligkeitsdifferenz entsprechende Gewichte
zuteilt.

d) Distanzfehler: Mit wachsendem Abstand der zu vergleichenden Sterne
wächst die Ungenauigkeit.

e) Umfeldfehler: Die Helligkeit eines Sterns wird zu schwach geschätzt,
wenn er sich in der Nachbarschaft eines helleren befindet oder wenn
der Himmelshintergrund durch Mond- oder Streulicht aufgehellt ist.

f) Farbfehler: Sterne mit großem positiven Farbindex, also rote Sterne,
werden in der Dämmerung oder bei mondhellem Himmel vielfach zu
hell geschätzt, was auf die stärkere Beteiligung der farbempfindlichen
Zäpfchen in der Netzhaut zurückzuführen ist.

5.2 Versuchsanleitung

5.2.1 Geräte und Hilfsmittel

Stereokomparator, Lichtkasten, Sternatlas, Lupe, Umgebungskarten

5.2.2 Aufgabenstellung

1. Suchen Sie den Ihnen vorgegebenen Veränderlichen auf der photogra-
phischen Platte mit Hilfe einer Umgebungskarte auf.

2. Stellen Sie mit Hilfe der Vergleichssterne Ihre persönliche Stufenskala
auf.

3. Schätzen Sie die Helligkeiten (Schwärzungen) des Veränderlichen mit
der erweiterten Argelanderschen Stufenschätzmethode. Berechnen
Sie Ihre individuelle Stufenhöhe.

4. Berechnen Sie mit einem Ihnen zur Verfügung gestellten Computerpro-
gramm die Lichtwechselperiode und stellen Sie die abgeleiteten Hellig-
keiten in Abhängigkeit von der Zeit graphisch dar. Bestimmen Sie den
Typ des Veränderlichen.

5. Diskutieren Sie die Anwendbarkeit der Schätzmethode im Hinblick auf
ihre begrenzte Genauigkeit.
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5.2.3 Hinweise

zu 1. Stellen Sie mit Hilfe einer geeigneten Sternkarte (z. B. Bečvář) grob
den auf den photographischen Platten abgebildeten Ausschnitt des Himmels
und den Abbildungsmaßstab fest. Überzeugen Sie sich durch Vergleich ver-
schiedener Platten im Stereokomparator, daß die Identifikation des Veränder-
lichen richtig ist. Belassen Sie eine Platte zur Erleichterung des Auffindens
des Veränderlichen beim routinemäßigen Schätzen in einem Lichtweg und
tauschen Sie die Platten im zweiten Lichtweg aus.

Stern α δ Typ Max. Min. Farb-
bereich

R Dra 16h32 m, 5 +66052′ M 6 m, 70 13m, 20 visuell
RW Dra 16 34,5 +57 57 RRab 11,05 12,08 visuell
TW Dra 15 33,1 +64 04 EA/SD 8,00 10,50 photogr.
VZ Dra 16 20,4 +58 33 RRc 11,40 12,20 photogr.
AI Dra 16 55,2 +52 47 EA/SD 7,05 8,09 visuell
BX Dra 16 05,6 +62 54 RR 11,50 12,20 photogr.
CK Dra 15 37,0 +57 17 EA/SD 11,30 12,90 photogr.
BT Dra 14 50,5 +60 17 RRab 11,36 12,30 visuell
BU Dra 14 57,3 +56 57 EA/SD: 10,40 11,40 photogr.

Tabelle 5.2: Liste einiger im Feld 16h +400 enthaltener veränderlicher Sterne

zu 2. Zunächst wird Ihnen dazu vom Praktikumsbetreuer eine Photoplat-
te herausgesucht, auf der der Veränderliche eine mittlere Helligkeit besitzt.
Bestimmen Sie für diese Platte Ihre persönliche Stufenskala, indem sie eine
Sequenz aus etwa fünf im Vergleich zum Veränderlichen helleren und fünf
schwächeren Sternen aufstellen. Suchen Sie die Helligkeiten dieser Sterne an-
hand der Katalognummern in der Umgebungskarte aus dem Sternkatalog
heraus. Berechnen Sie die Helligkeit des Veränderlichen einmal aus den Hel-
ligkeiten der beiden

”
benachbarten“ Sterne und einmal anhand der Aus-

gleichsgeraden für Ihre Stufenskala. Tragen Sie diese in das Diagramm Ihrer
Meßwerte ein. Da die Genauigkeit der Schätzungen mit zunehmender Hel-
ligkeitsdifferenz abnimmt, sollten keine Schätzungen über mehr als 4 Stu-
fen vorgenommen werden. Eine Stufe entspricht beim ungeübten Beobach-
ter ungefähr 0,2 bis 0,3 mag. Zur Bestimmung des Stufenwertes wählen Sie
die Helligkeit des hellsten Sternes als Nullpunkt und tragen Sie in einem
Diagramm die gemittelten Stufenanzahlen zwischen den Vergleichssternen
gegenüber den Helligkeitsdifferenzen auf. Überlegen Sie, welche der in den
linearen Zusammenhang eingehenden Größen fehlerbehaftet sind.
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zu 3. Bestimmen sie die Lichtkurve des Veränderlichen, indem sie ihn auf je-
der Platte zwischen den Helligkeiten von zwei helleren und zwei schwächeren
Vergleichssternen einschließen. Erstellen sie damit eine Datei, die die Plat-
tendaten, die Nummern der Vergleichssterne aus der Umgebungskarte und
die von Ihnen geschätzten Stufen enthält. Das Auswerteprogramm wird Sie
gegebenenfalls auf zweifelhafte Schätzungen bei bestimmten Platten oder
mögliche Katalogfehler aufmerksam machen. Überprüfen Sie diese Platten
und korrigieren Sie den Katalog, falls nötig. Notieren Sie alle festgestellten
Katalogfehler zusammen mit der von Ihnen ermittelten Helligkeit des jeweili-
gen Sternes im Protokoll, damit der zentrale Sternkatalog ständig verbessert
werden kann.
zu 4. Das Programm

”
ARGPRAKT“ zur Auswertung der Stufenschätzun-

gen besteht aus drei Teilen. Im ersten Teil werden die Schätzungen nach
dem Plattendatum sortiert und das jeweilige Julianische Datum berechnet.
Dann werden zu den Sternnummern die Helligkeiten aus dem Katalog her-
ausgesucht und mit den vier Vergleichssternen werden vier Werte für die
Helligkeit des Veränderlichen bestimmt. Differieren diese stark voneinander
liegt ein Identifikations-, Schätz- oder Katalogfehler vor. Aus dem Mittel-
wert dieser Helligkeiten wird schließlich die Lichtkurve des Veränderlichen
über den beobachteten Zeitraum bestimmt.

Im zweiten Teil wird aus allen Schätzungen eine persönliche Stufenskala er-
mittelt. Dazu wird aus den verschiedenen Vergleichen ein

”
Netz“ von Referen-

zen erstellt, in welchem die einzelnen Knoten die Vergleichssterne darstellen
und die Verbindungen durch die geschätzten Stufen hergestellt werden. Die

”
Maschen“ dieses Netzes, die durch indirekte und Über-Kreuz-Vergleiche ent-

standen sind, werden so aufgelöst, daß man den mittleren Stufenabstand zwi-
schen jeweils zwei Sternen erhält. Falls das

”
Netz“ nicht zusammenhängend

ist, wird das größte Subnetz verwendet. Die Parameter der Stufenskala wer-
den durch lineare Regression bestimmt. Bei Sternen, die häufig benutzt wur-
den und die dennoch weit von der Geraden der Stufenskala entfernt liegen,
ist ein Katalogfehler wahrscheinlich.

Im dritten Teil wird die Periode des Veränderlichen durch eine variable Pha-
senverschiebung zwischen den verschiedenen Teilen der Lichtkurve bestimmt.
Dabei sollen alle Punkte der Lichtkurve in eine Periode abgebildet werden.
Als Kriterium für die Berechnung der Periodenlänge wird die Länge des Poly-
gonzuges zwischen aufeinanderfolgenden Meßpunkten innerhalb der Periode
minimiert.

Das Programm benötigt zwei Eingangsdateien – den Sternkatalog des ent-
sprechenden Feldes und die Datei der geschätzten Stufen. Im Sternkatalog
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steht in der ersten Spalte die Nummer des Sternes aus der Umgebungskarte
und in der achten Spalte die jeweilige Helligkeit. Die von Ihnen zu erstellende
Datei mit den Stufenschätzungen muß in der ersten Spalte das Plattendatum
in der Form dd.mm.jj enthalten. Die zweite bis fünfte Spalte enthalten die
Nummern Ihrer Vergleichssterne a, b, c, d und die Spalten 6 bis 9 die vier Stu-
fen s1, s2, s3, s4, wenn ihre Stufenschätzung die Gestalt a s1 b s2 V s3 c s4 d
besitzt. Die einzelnen Spalten werden durch Leerzeichen getrennt. Wenn der
Veränderliche besonders hell oder schwach ist, kann es vorkommen, daß Sie
keine Vergleichssterne mehr finden, die heller bzw. dunkler sind. Geben Sie
in diesem Falle statt der Vergleichssternnummer eine 0 ein.

Wenn alle Teile des Programmes absolviert werden, erstellt es drei Dateien,
die es ermöglichen, die Ergebnisse z. B. mit GRAPHER genau und optisch
ansprechend darzustellen. Jede Ausgabedatei entspricht einem Teil des Pro-
grammes. Die erste enthält in sechs Spalten das Julianische Datum der je-
weiligen Platte, die vier bestimmten Helligkeiten für den Veränderlichen aus
den vier Vergleichssternen und zuletzt die gemittelte Helligkeit des Veränder-
lichen zum jeweiligen Datum. Die zweite Datei enthält in drei Spalten die
relative Stufenhöhe, die scheinbare Helligkeit und die Katalognummer der
einzelnen Sterne. Die dritte Datei enthält in zwei Spalten das Julianische
Datum und die Helligkeit des Veränderlichen, wobei alle Beobachtungen in
die erste Periode projiziert wurden.

Das Programm überwacht einen großen Teil von Fehlerquellen selbständig.
Versuchen Sie nicht, beim ersten Mal schon die gesamte Auswertung zu ab-
solvieren, sondern korrigieren Sie auftretende Fehler in der Stufendatei und
im Katalog, und führen Sie die Periodenanalyse erst durch, wenn Sie mit den
Ergebnissen der ersten beiden Teile zufrieden sind.

5.2.4 Kontrollfragen

• Welche Vorteile bietet die Photometrie von Sternen auf photographi-
schen Platten?

• Durch welche Einflüsse kann die Stärke der Schwärzungen und Qualität
der Abbildung beeinflußt werden?

• Welche der unter 2. zusammengestellten Fehlerquellen bei visuellen
Schätzungen können bei Schätzungen auf photographischen Platten
auftreten?

• Warum sollten Helligkeits-, Schwärzungsschätzungen in einem möglichst
kleinen Helligkeits-, Schwärzungsintervall vorgenommen werden?
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